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概 要

　これまでの多くの大規模な深宇宙サーベイ観測により、過去に向かうほど宇宙の星形成活動が高まってゆき、1<z<3

でそのピークを迎えることが分かってきた。さらにこうした活動の大部分は、大規模な星形成を行い、豊富なダスト

に覆われた赤外線銀河 (Luminous Infrared Galaxies : LIRGs) により担われていたことが明らかとなってきた。しか

し、これら赤外線銀河がどのようなもので、活発な星形成がどのように引き起こされているかについてはまだよくわ

かっていない。遠方 (1<)LIRGsの詳細な観測が現在の技術ではまだ難しいためである。そこで近傍 LIRGs (z<0.1)

の詳細観測により内部構造を分解し、遠方ではとらえられない詳細な星形成活動を明らかにすることで、銀河進化の

理解に迫ってゆくのが本研究の目的である。

　こうしたダストが豊富な LIRGsの星形成活動を詳細に研究するには、直接的な星形成指標であり、ダスト減光に強

く、放射強度が強い水素 Paα輝線 (1.875mum)が適している。しかしながら、Paα輝線のある波長域はちょうど地球

の大気吸収が激しい波長であり、地上からの観測は困難であると考えられていた。

　Atacama Near InfraRed camera–ANIRは、南米チリ・チャナントール山山頂の標高 5640mに設置されたminiTAO

1m 望遠鏡に搭載されている近赤外線カメラである。このサイトは、非常に高い標高と低い水蒸気量 (PWV∼0.5mm)

のおかげで赤外線域の大気の窓が通常よりも大きく開くため、Paα輝線の狭帯域撮像観測を安定して行うことが可能

となっている。さらに、高い晴天率 (80- -90%) や良好なシーイング (中央値で 0.8 秒角以下) にも恵まれ、こうした

赤外線観測を行うには非常に適したサイトとなっている。

　本研究ではこの ANIRを使い、IRAS-Revised Bright Galaxy Sample (RBGS) にカタログ化されている赤外線光

度が大きな近傍系外銀がのうち、ANIRの N191フィルター (1.9 µm)内に Paα輝線が入ってくる近傍 (2800 km/s <

cz < 8100 km/s)LIRGsの Paα輝線狭帯域撮像観測を行った。全部で 38天体の LIRGs、及びそれに準ずる赤外線光

度を持つ銀河の Paα輝線観測に成功した。

　まず、水蒸気による大気吸収を受けた、Paα輝線の輝線強度を正しく求めるための補正方法を確立させた。大気吸

収の影響を受けていないハッブル宇宙望遠鏡 (HST)のデータを使ってその方法論の正しさを検証し、その結果、数

パーセント程度の誤差で、HSTによるフラックスと一致することが分かった。

　確立させたキャリブレーション方法を使って Paα輝線強度から星形成率を見積もった。その結果、減光補正をした

Paαから見積もった星形成率は、全赤外線光度から見積もった星形成率と一致することが分かった。

　さらに、C-Indexにより Paα輝線とその連続光の中心集中度を評価した。この中心集中度との、銀河の活動源や連

続光の光度 (星質量)との相関は見られなかったが、星形成率との相関関係が見られ、大きく 2つのグループに分かれ

ることを発見した。それは、星の分布と星形成領域の分布がドヴォーク・ルール則に近い分布をしている「コンパク

トモード」と、それよりも広がった領域に星も星形成領域も分布している「ノーマルモード」で、近傍 LIRGsにおい

ては、少なくともこの 2つの星形成モードが存在することを発見した。

　これらのモードの違いは、星形成活動を引き起こす要因の違いが考えられるが、何が要因となっているかについて

今後詳細に研究し、普通の銀河や ULIRGs、遠方銀河とどのような関係にあるのか突き詰めてゆく必要がある。その

ためには、さらなる観測によりサンプル数を増やすことと、モードの違う銀河について、ガスの分布や速度構造の違

いを調べてゆく必要がある。



第1章 序章

1.1 宇宙の星形成活動史

Figure 1.1. 宇宙の星形成史 (Hopkins & Beacom, 2006)

　これまで多くの大規模な深宇宙サーベイ観測が、紫外線、可視光線、赤外線、サブミリ波などの多波長で行われ

てきている。それらの観測結果から、過去に向かうほど宇宙の星形成活動が高まってゆき、1<z<3でその活動性の

ピークを迎え、その単位体積たりの星形成量活動量は現在の約 30倍にも達しており (Rujopakarn et al., 2010)、宇宙

の星質量の約 80%がこの時代に作られていた (Kajisawa et al., 2009)ことが明らかとなってきた。

　さらに多くの赤外線による観測から、赤外線で明るく輝く銀河 (高光度赤外線銀河, Luminous Infrared Galaxies ;

全赤外線光度 LIR=1011−12 L�/超高光度赤外線銀河, Ultra Luminous Infrared Galaxies; LIR > 1012 L�)が過去に遡

るほど数密度が上昇していき Figure 1.2;(Goto et al., 2011)、z∼1の時代ではこうし U/LIRGsが、宇宙全体の星形

成の約 70%を占めていることが分かってきている (Elbaz et al., 2002; Le Floc’h et al., 2005; Pérez-González et al.,

2005; Caputi et al., 2007)。

　また、様々な研究のおかげで、銀河の星形成率に加え、年齢や金属量などの情報も含めた大まかな銀河進化の歴史

像が見え始めてきている。そこでこうした結果からさらに一歩進んで、どのように銀河が形成され、進化してきたか

に関して深い理解を得るためには、今までのような銀河を集団ととらえる大局的な視点から、個々の銀河の個性に注

目した研究が有効かつ必要である。つまり、銀河一つ一つを空間分解した情報、すなわち、銀河の力学的運動、星の

種族分布、星・ガス・ダストの分布、そしてガスの励起状態などを詳しく研究してゆく必要がある。

　宇宙の星形成活動を理解する上で鍵を握る高光度赤外線銀河は、Luminous InfraRed Galaxies–LIRGs(全赤外線

光度 LIR が 1011−12L�)、Ultra Luminous InfraRed Galaxies–ULIRGs(全赤外線光度 LIR が 1012−13L�)や、Hyper

Luminous InfraRed Galaxies–HyLIRGs(全赤外線光度 LIR が 1013L� 以上)などと呼ばれており、その赤外線源の多

くは活発な星形成活動に伴う、大量のダストによる放射であると理解されている。

　こうした赤外線銀河を内部分解し、その星形成の空間分布や速度構造を詳しく調べることで、宇宙の星形成活動史

や銀河進化の詳細に迫ることができるのだが、現在の技術では遠方の銀河を細かく分解することが困難である。そこ
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で、空間分解できるより近傍の高光度赤外線銀河を観測することによって、遠方での星形成活動を理解する手がかり

を得られることが期待される。

Figure 1.2. 宇宙の単位体積あたりの赤外線源別に表したもの。赤色線が宇宙全体の赤外線光度、青線が LIRGsに

よるもの、黄色が ULIRGsによるものを表している (Goto et al., 2011)。

Figure 1.3. 近傍 ULIRG IRAS0857+39の中間赤外線による高分解能撮像観測。1秒角が約 1kpcにあたる。(Soifer

et al., 2000)。

一般的に、近傍のULIRGsは数百 pc以内の局所的な中心領域から大部分の赤外線を放射しておりFigure 1.3;(Soifer

et al., 2000)、LIRGsはそれよりも広がった領域 (数 kpc)から赤外線が放射されている。一方、z∼2の ULIRGsを

中間赤外線で分光観測すると、強い PAH輝線が見えるのに 9.7µmシリケイトの吸収がほとんどないようなスペクト

ルが見られる。近傍の ULIRGsの場合、HIIや LINERである場合は強い PAH輝線に強いシリケイト吸収があり、

Syfertであれば PAHもシリケイト吸収も弱くなる。このスペクトルの形は近傍の ULIRGsよりむしろ近傍の LIRGs

に似ている (Farrah et al., 2008)。こうした観測の解釈として、遠方の ULIRGsでは近傍の LIRGsと比較的似た、数

kpcに広がった星形成活動を行っており、近傍の LIRGsよりガス量が多いことが示唆されている (Soifer et al., 2000;

Farrah et al., 2008)。一方、中赤方偏移 (z∼0.6)の LIRGsを可視分光観測したところ、近傍の LIRGsと似たような

星形成のフェーズをたどっていると指摘されている (Marcillac et al., 2006)。



4 1.2 星形成活動

　このように近傍 U/LIRGsを詳細に観測することで、遠方ではとらえられない詳細な星形成活動のメカニズムを明

らかにしてゆくことができる。

1.2 星形成活動

1.2.1 星形成率

個々の銀河の星形成活動お測るパラメータとして星形成率が用いられる。星形成率は、単位時間あたりに作られた

星の総質量を表しており、多くの場合は単位時間を 1年、星の総質量の単位として太陽質量をとる。これは言い換え

れば、一年間に太陽何個分の星（質量）が生まれたかを表した量である。この星形成率を見積もる方法として、現在

では様々な波長による星形成率を算出する手法が考案され、用いられている。

1.2.2 星形成率の指標

Figure 1.4. Kennicutt et al. (2009)による、ダスト減光補正をしていない Hα強度 (x-軸)と 24µm(y-軸)光度の相

関関係。実線は 24µmと Hαにより見積もられた星形成率が一致する線 (Zhu et al., 2008)。

　星形成率を算出する主な指標としては、紫外線光度、水素原子の再結合線光度、赤外線光度、電波光度、禁制線

光度、中間赤外線光度、X線光度が挙げられる。これらの中で、紫外線光度と水素原子の再結合線は、大質量星の連

続光や電離光子により励起されるため、星形成の直接的指標として知られている (Kennicutt, 1998)。特に水素原子の

再結合線である Hα輝線 (656.3nm)は、その放射強度の強さと観測の容易さからこれまで多くの研究で用いられてき

た指標の一つである。これ以外にも、上に挙げたような指標も用いることで、条件によっては星形成領域の非常に良

いトレーサーとなりうることが経験的にこれまで明らかになってきた。以下、各指標について詳細に見てゆく。　

遠・中間赤外線光度

遠赤外線、中間赤外線放射は、電離光子との直接的な関係はないものの、星形成領域を非常によくトレースするこ

とが知られている。これは定性的には、星形成領域から放出される輻射がその回りをとりまくダストがこれらを吸収

し、赤外線として再放射されることによるものと理解されている (Kennicutt, 1998)。

　遠・中間赤外線による星形成量の見積りをする利点は、ダスト減光による影響がほとんどないことである。直接的な

星形成領域の指標である紫外線や可視水素再結合線は波長が短いため、ダストによる減光の影響が大きい。Figure 1.4
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はダスト減光補正をしていない Hα輝線と 24µmの相関図である。実線は Zhu et al. (2008)により求められた Hαと

24µmの星形成率（Star Formation Rate:SFR）の一致する線である。SFR>1 M�/yrでは、Hαの光度が低く見積も

られている。これは、大量のダストによる減光による影響である。一方、低 SFR側では Hαの光度が大きく出てい

る。これは、ダストが薄くなり、大質量星からの輻射の大部分がダスト吸収をうけていないことから、遠・中間赤外

線放射が弱くなっている。

　Kewley et al. (2002)によると、遠・中間赤外線放射に寄与する要因は主に 3つある。(1). 若い大質量星 (OB型星)

により温められた、それをとりまくダストからの放射 (Devereux & Young, 1990; Devereux & Hameed, 1997, e.g.)。

(2). 質量放出を行っている赤色巨星などの古い星 (Knapp et al., 1992; Mazzei & de Zotti, 1994, e.g.)。(3). 光学的

に薄い中性星間物質中に分布するダストが、大質量星だけでなく、古い星からの放射を吸収して赤外放射する”赤外

線シラス”と呼ばれているもの。

　しかしながら、以下のの 2つの仮定が成り立てば、遠・中間赤外線は星形成領域のよいトレーサーとなっているこ

とが知られている。

• 　若い大質量星 (OB型星)による紫外線や可視光線による輻射が卓越している

• 　ダストによる光学的厚みは銀河内で十分大きい

　これらの仮定は、ダストが豊富で、若い大質量星の爆発的星形成を行っている高光度赤外線銀河 (U/LIRGs)では

よく成り立つと言われている。例えば、Rosa-González et al. (2002)では、31個の銀河の分光観測により得た Hαに

ついてそれぞれダスト減光補正を施したところ (バルマー減光補正法によるダスト減光補正)、Hα光度と赤外線光度

には良い相関関係があることが示されている。また、同様の結果は 43個の LIRGについて Haαの狭帯域撮像観測を

した Dopita et al. (2002)でも得られている。

Figure 1.5. Hαから求めた SFRと IRASの赤外線全光度から求めた SFRを比較したものである (Dopita et al.,

2002)。左図がHα輝線に対しダスト減光補正をかける前、右図がダスト減光補正後のものである。ダスト減光補正を

施すと、分散も小さくなり相関が良くなる。
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Figure 1.6. Gallagher et al. (1989)による、青い不規則銀河に関する銀 O[II]輝線と Hβ の相関関係

禁制線

　遠方の天体について星形成率を求めたい場合、Hα輝線では z>0.5になると観測波長が可視域から外れてしまう。

そこで、より短波長側で放射強度の強い [OII]λ3727の禁制線が用いられることあがる (e.g. Gallagher et al., 1989;

Kennicutt, 1992)。[OII]輝線は経験則的に星形成領域のトレーサーとして知られている。Gallagher et al. (1989)は

75個の青い不規則銀河についてのHβ輝線と [OII]輝線との相関を確認し、Kennicutt (1992)は 90個の通常銀河、不

規則銀河の分光観測に基づき [OII]との相関を導き出している。

電波・X線光度

　電波強度と遠赤外線による光度に相関があることから電波強度も星形成の指標として使うことができる (Condon,

1992)。また、X線光度でも同様の関係が知られている (Grimm et al., 2003)。

水素再結合線

大質量星の水素電離光子 (λ<912Å)によって電離された水素原子の再結合線は、星形成活動の直接的な指標である。

この水素再結合線の中でも Hα輝線 (6563Å)は、可視域の放射であるため比較的観測が容易でありよく用いられる。

しかしながらダストによる減光の影響を受けやすく、特にダストが豊富な U/LIRGsの観測ではその影響が大きい。

また、低波長分散観測では [NII]λλ6548,6583のコンタミも問題となり定量評価が難しくなる。

　 Paα輝線 (1.875 µm,n=4→3)は近赤外線域放射の水素再結合線で、放射強度は Hαの約 8分の 1程度と (Rieke

et al., 2009)、近赤外波長域では最も明るい。さらに、波長が長い赤外域の放射であるためダストによる減光の影響を

受けにくく、AV >3.6でHα輝線と強度が逆転する (Case-B、T=1000 K、電子密度 100 cm−3を仮定し、Rieke et al.

(2009)の減光カーブを用いた場合)。さらに、Paα輝線まわりには強い輝線がなく、低分散観測でもその強度を正確

に求めることができる (Figure 1.8)。
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Figure 1.7. 水素スペクトル各系列一覧表 (Toshikawa, 2010)

Figure 1.8. 0.055<z<0.108の 31個の ULIRGsのスペクトルを足し合わせたスペクトル。Paαのまわりには、強い

放射強度を持った輝線はない。(Murphy et al., 1999)
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Figure 1.9. M51のある HII領域を Hα、Paαにより比較した図 (Scoville et al., 2001)

Figure 1.9は近傍のスターバースト銀河M51の HII領域の、Hαと Paα撮像を比較した図である (Scoville et al.,

2001)。Paαはハッブル宇宙望遠鏡 (HST/NICMOS)により狭帯域撮像観測されたものである。2つの画像を見比べ

ると、その輝線強度分布に違いがあることが分かる。Hα輝線はダストによる減光の影響を大きく受け、もともと明

るい領域であったとしても、ダスト減光により見かけ上暗くなる。一方 Paα輝線は、本来の輝線強度そのものは Hα

輝線の 1/8程度であるが、ダスト減光による影響を受けにくいため、相対的な見かけの強度にそれほど影響がない。

Figure 1.9の北側部分を比べると、Hα輝線ではかなり強い輝線領域であると見えてしまうが、Paαでみるとそれほ

ど強い輝線強度領域ではないことが分かる。このように、Paα輝線はダスト減光補正をしなくても、その相対的な強

度分布を見誤ることが少なく、輝線強度分布を議論する上では非常に良い星形成トレーサーとして働く。
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1.2.3 地上 Paα輝線観測

Figure 1.10. z∼0.1FR-1型電波銀河のスペクトル (Falcke et al., 1998)

これまで見てきたように、Paα輝線により星形成活動を見ることは、特にダストが豊富な U/LIRGsの観測におい

て、より正確な星形成量の見積りとその分布を見ることができると期待される。しかしながら、これまで Paα輝線に

よる観測はほとんど行われてこなかった。その主な原因は、1.875µmにある Paα輝線がちょうど大気による強い吸収

を受ける波長にあることにより、地上からの観測が困難であったことが挙げられる。

　過去に Paα輝線を地上から観測した例としては、遠方銀河の例がいくつかある。これは、より遠方 (z∼0.1)の天

体であればKバンドの大気の窓に輝線が赤方偏移してくるため、大気吸収の影響を受けずに済むからである。Falcke

et al. (1998)では、z∼0.1の FR-1型電波銀河の分光観測を行っている。Figure 1.10はそのうちの 1天体について

のスペクトルである。他にも遠方 ULIRGの Paα分光観測を行ったMurphy et al. (1999)や、電波銀河の Paα観測

を行った Hill et al. (1996)などがあるが、いずれも大気吸収の影響を受けない波長域での観測であった。

　衛星による観測では大気吸収による影響がないため、豊富な観測例がある。特にHST/NICMOSによって観測は、近

傍の LIRGs 30天体について狭帯域撮像観測が行われている (Alonso-Herrero et al., 2006)。しかしながら、NICMOS

の視野は非常に狭いため (50”×50”)銀河全体を撮像することができず、広がった成分をとりこぼしてしまうことが指

摘されている (e.g. Rieke et al., 2009; Alonso-Herrero et al., 2006)。

1.2.4 miniTAO/ANIRによる近傍 LIRGsの Paα輝線観測

　本研究では、大気吸収の影響が少ない、標高 5640mのチャナントール山山頂に設置されたminiTAO 1m望遠鏡

で Paα輝線を観測することにより、近傍 U/LIRGsの星形成活動の詳細解明に迫ってゆく。第 2章では観測天体につ

いて概観し、第 3章で地上 Paα観測特有の解析について述べる。第 4章では Paα輝線で見えてきた U/LIRGsの星

形成活動や形態の性質についての結果と議論をし、第 5章でこれらをまとめる。



第2章 観測

2.1 近赤外線カメラANIR：miniTAO Atacama Near InfraRed camera

2.1.1 miniTAO望遠鏡サイト

東京大学アタカマ 1m望遠鏡 (通称 miniTAO 望遠鏡)は、南米チリの Chajnantor 山頂 (5640m)に建設された口径

1mの赤外線望遠鏡である。現在東大天文センターでは、Chajnantor山頂に口径 6.5mの大型赤外線望遠鏡を建設す

る東京大学アタカマ望遠鏡計画 (通称 TAO計画)を進めており、miniTAO望遠鏡はこの計画のパイロット望遠鏡建設

され、2009年より本格的な観測が始まった。

Figure 2.1. 大気透過率の波長依存性を大気モデルシミュレーションソフトウェア ATRAN(Lord,S.D.,1992)で計

算したもの。青線が TAOサイトでの典型的な大気透過率 (PWV=0.5µm)を表しており、緑線が標高 2600mサイト

(VLTを想定)典型的な大気透過率 (PWV=6mm)を表している。下図は、Paα輝線 (1.875 µm)周りの波長域を拡大

したものである。薄赤で塗りつぶされているのが N1875の有効半値幅、淡青で塗りつぶされているのが N191の有効

半値幅である

TAOサイトでは、非常に高い標高 (5640m)と低い水蒸気量 (PWV–0.5mm)のおかげで赤外線域の大気の窓が通常より

も大きく開く。Figure 2.1は、波長に対する大気透過率の透過曲線を大気モデルシミュレーションATRAN(Lord,S.D.,1992)

で再現したものである。通常のサイトに比べるとこの波長域における大気透過率が格段に良くなっていることが分か

る。このため、地上観測では困難とされてきた Paα輝線の観測を安定して行うことが可能となっている。さらに、高

い晴天率 (80-90%)や、良好なシーイング (中央値で 0.8秒角以下)にも恵まれたサイトであり、赤外線観測を行うに

は非常に適したサイトである。
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2.1.2 ANIR:Atacama Near InfraRed camera

Figure 2.2. ANIRの内部構造。オフなー光学系を採用したコンパクトな構造になっている。望遠鏡焦点手前に途中

ダイクロイックミラーを入れることで、可視赤外同時観測が可能となっている撮像装置である。

ANIRは、近赤外線 (0.9–2.5µm)の波長をカバーする撮像装置である。光学系は、オフナー光学系を採用したコン

パクトなものになっている。また、入射窓前面にダイクロイックミラー挿入することにより、可視赤外同時観測が可

能となっている。

　本研究ではダイクロイックミラーを入れず、ANIRの赤外線チャンネルのみを使用して観測を行った。
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Table 2.1 ANIR近赤外線チャンネル諸元

検出器 PACE HAWAII-2

ピクセルフォーマット 1024 × 1024

ピクセルスケール 0”.31/pix

視野 5’.3 × 5’.3

読み出しノイズ < 15 e− r.m.s. (at 5 arcsec/pix sampling)

ANIRには広帯域フィルター (Y,J,H,Ks)と狭帯域フィルター (Paβ、N1875、N191、N207)の計 8枚が搭載されて

おり、それぞれ広帯域のフィルターは Barr Associate 社製 ( http://www.barrassociates.com/)、狭帯域フィルタは日

本真空光学株式会社製 (http://www.ocj.co.jp/)のものを使用している。

　各フィルターの仕様は以下のとおりである。

Figure 2.3. ANIR赤外線チャンネルに搭載されている各フィルターの透過率曲線

Table 2.2 ANIR赤外線チャンネルフィルターの仕様

Filter Tpeak λeff ∆λ Teff

(1) (2) (3) (4) (5)

Y 78.97 1021.68 99.3 70.21

J 92.03 1250.67 158.6 87.51

H 98.28 1632.02 297.3 95.16

Ks 68.85 2150.19 321.5 64.7

N128(Paβ) 88.91 1281.26 21.4 82.3

N1875(Paα) 87.29 1875.39 7.9 76.96

N191(Paα-off) 96.18 1909.25 6 32.6 89.74

N207 . . . . . . . . . . 2074 . . . . .

Notes.−Col.(1):各フィルターの種類 (2):フィルターの透過率のピーク値 (%) (3):半値波長 (ピークの半分の透過率と

なる波長で λ1 < λ2) (nm) (4):実効波長 (nm) (5):半値幅 (nm)　 (6):実効透過率 (%)

これらは Toshikawa (2010)により測定されたものである。
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この節では、観測天体選定、実際に行った観測方法、さらに得られたデータに関する評価について述べる。

2.2.1 観測天体選定

Table 2.3 観測ラン

OBS.Run OBJ. Number Selection Criteria

(1) (2) (3)

2009 Jun 11 to 12 3 Dec. < 30◦; LIR >1011L�;

4000 km/s < cz < 7000 km/s

2009 Oct 14 to 27 18 Dec. < 30◦; LIR >1011L�;

4000 km/s < cz < 7000 km/s

2010 Oct 7 to 14 6 Dec. < 30◦;

2800 km/s < cz < 8100 km/s

2011 Apr 20 to Mar 16 7 Dec. < 30◦;

2800 km/s < cz < 8100 km/s

2011 Sep 29 to Oct 21 4 Dec. < 30◦;

2800 km/s < cz < 8100 km/s

Notes.−Col.(1):観測ランの期間。　 (2):観測をした天体数。

(3):観測天体の選定。

　観測する赤外線銀河を選定するにあたって、赤外線衛星 IRASによる近傍赤外線銀河のサンプル、IRAS Revised

Bright Galaxy Sample (RBGS):(Sanders et al., 2003)でカタログ化されている天体を対象とした。2009年までのデー

タはToshikawa (2010)により取得されたものを使っている。Dec. < 30◦という条件は、miniTAOの立地条件によるも

ので、天体が南中時にAirmass < 1.5になる条件 (Dec. =約 28◦)である。2009年以前は全赤外線光度 (LIR) >1011L�

という条件で LIRGsのみ観測していたが、2010年以降この条件はなくした。これは LIRGsに満たない赤外線光度を

持つ銀河と LIRGsの比較をするためである。また、赤方偏移の範囲は、Paαが N191フィルターの波長範囲に入っ

てくることが条件となる。2009年以前は 4000 km/s < cz < 7000 km/sだったものを 2010年以降は 2800 km/s <

cz < 8100 km/s に増やした。これは、N191フィルターで観測可能な全赤方偏移をカバーし、RBGSカタログから選

出するサンプル数を増やすためである。とくに、Toshikawa (2010)では HST/NICMOSにより多く撮像されている

2750 km/s < cz < 5200 km/s の範囲を (Alonso-Herrero et al., 2006)、撮像対象から一部除外しているが、後述する

キャリブレーション評価を行う関係上、HST/NICMOSで観測されている LIRGsのサンプルを増やすため、という

のがもう一つの理由である。

なお、赤方偏移の条件の再定義にあたっては、N191フィルターの有効カットオン・オフ波長 (短波長側 λ1 = 0.1893

µm、長波長側 λ2=0.19256 µm、いずれも室温時の測定データ (Toshikawa, 2010))を用いた。1

　今回用いた観測天体の選定条件により、IRAS-RBGSカタログよりminiTAO/ANIRの N191フィルターで観測可

能な天体が 151天体選定された。その中から、これまでの 5回の観測ランで、合計 38個の銀河の Paα輝線撮像を行っ

た。これは観測可能な銀河、全 151天体の約 25%に相当し、特に U/LIRGsにおいては約 35%(34/95天体)カバーし

ている。観測時期と天体数に関しては Table 2.3、観測天体に関する詳細は Table 2.5に記載したとおりである。

1この波長をそれぞれ czに直すと、短波長側 cz = 2862.0 km/s、長波長側 cz = 8074.1 km/sとなり、少し広めにとって最終的に 2800 km/s
< cz < 8100 km/s と取った
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Figure 2.4. 近傍赤外線銀河サンプル (Sanders et al., 2003)の全赤外線光度 LIR(L8−1000µm)のヒストグラム。灰色：

IRAS RBGSでカタログされている全銀河 (629天体)。薄青：N1875 フィルター内に Paα輝線が入ってくる赤方偏移

にいる銀河 (24天体)。薄赤：N191 フィルター内に Paα輝線が入ってくる赤方偏移にいる銀河 (151 天体)。赤：現在

までに N191フィルターで Paα輝線観測が終了した銀河 (38天体)。

2.2.2 撮像観測

観測は 2つの広帯域フィルター (Hフィルター、Ksフィルター)と、赤方偏移 (2800 km/s < cz < 8100 km/s)し

た Paα輝線をとらえられる狭帯域フィルター (N191-フィルター)による撮像観測である。広帯域フィルター撮像は狭

帯域フィルタ撮像での Paα輝線の連続光を推定するためのものである。なお、N1875フィルターを用いれば、N191

フィルターに最も近い波長域にて連続光を観測できるが、N1875フィルターもの波長域も大気吸収の影響を強く受け

てしまうことと、狭帯域フィルターであるため S/Nが稼ぎにくいことから、今回は広帯域フィルターで連続光を取得

することとした。

　時間は、2009年以前に観測されたデータが、Hフィルター:30s、Ksフィルター:30s、N191フィルター:120sであ

る。2010年以降の観測では、Hフィルター:60s、Ksフィルター:60s、N191フィルター:180sである。いずれのデータ

も、それぞれディザリング幅 60”の 9点ディザリングによる観測をした。

　また、N191フィルターでは積分時間を稼ぐため、9点ディザリングを数セット繰り替えした天体もある。得られた

データのうち、実際に解析に使ったデータの各天体の総積分時間は Table 2.6に記載したとおりである。

2.2.3 観測天体

　 Figure 2.4は、サンプルの全赤外線光度 (LIR=L8−1000µm)の分布を表したヒストグラムである。灰色の部分は

IRAS–RBGSでカタログ化されている全銀河 (629天体)の分布である。薄青部分は N1875 フィルターに Paα輝線が

入る銀河 (-500 km/s < cz < 690 km/s)を表しており、全部で 24天体ある。薄赤部分は N191 フィルターに Paα輝

線が入る銀河 (2800 km/s < cz < 8100 km/s)を表しており、全部で 151天体ある。この 2つのフィルターを合わせ
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ると 175天体が ANIRの観測対象となる。これは IRAS-RBGSの約 28%にあたる数ではあるが、広い赤外線光度に

渡ってサンプルできることが分かる。また、N191フィルターは 1011 L�以上の全赤外線光度を持つ LIRGs、または

それに準じる全赤外線光度持つ銀河を効率よくサンプルできる。

　赤色部分が今回観測を行った銀河の分布を表しており、LIRGsを集中的にサンプルしていることが分かる。また、

LIRGsには満たないがそれに準ずる赤外線光度を持つ銀河もサンプルできているため、LIRGsの性質を探る上でそ

の違いを議論できるデータセットとなっている。全部で 38天体観測し、うち 34天体 (今回のサンプルの約 90%)が

LIRGsである。

　 Figure 2.5は、サンプルの速度分布を表したヒストグラムである。灰色の部分は IRAS RBGSでカタログされ

ている全銀河のうち、cz ≤ 10000 km/sまでのものを表している。薄青部分は N1875 フィルターで Paα輝線を観測

可能な銀河を表しており、全部で 24天体ある。薄赤部分は N191 フィルターで Paα輝線が観測可能な銀河を表して

おり、全部で 151天体ある。赤色部分が今回観測を行った銀河の速度分布を表している。この分布から、観測可能な

銀河を広い赤方偏移にわたって観測できていることがわかる。

　それぞれの銀河の銀経・銀緯を Figure 2.6に示す。黒点は IRAS RBGSでカタログされている全銀河 (629天体)

を表している。青白抜き点は N1875フィルター内に Paα輝線が入ってくる赤方偏移にいる銀河 (24天体)、赤白抜き

点はN191フィルター内に Paα輝線が入ってくる赤方偏移にいる銀河 (151天体)、そして赤点は現在までに Paα輝線

観測が終了した銀河 (38天体)をそれぞれ表している。miniTAO望遠鏡の立地条件から南半球で見られる銀河が対象

となるが、それ以外は空間的な偏りはなくサンプルできている。
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Figure 2.5. IRAS–RBGSでカタログされている銀河 (Sanders et al., 2003)の赤方偏移分布ヒストグラム。灰色：cz

≤ 10000 km/sの全銀河　薄青：N1875フィルター内にPaα輝線が赤方偏移の銀河 (24天体)。薄赤：miniTAO/ANIR-

N191 フィルター内に Paα輝線が入る赤方偏移の銀河 (151 天体)。赤：現在までに Paα輝線観測を行った銀河 (38

天体)。

Figure 2.6. IRAS–RBGSでカタログされている銀河 (Sanders et al., 2003)の Aitoff投影による銀経、銀緯プロッ

ト。黒点：カタログされている全銀河 (629天体)。青白抜き：N1875フィルター内に Paα輝線が入る赤方偏移の銀河

(24天体)。赤白抜き：N191フィルター内に Paα輝線が入る赤方偏移の銀河 (151天体)。赤ダイヤ：現在までにN191

フィルターで Paα輝線観測を行った銀河 (38天体)。
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先行研究との比較

　今回取得したサンプルの特徴を先行研究 (Alonso-Herrero et al., 2006; Toshikawa, 2010)と比較したものを Ta-

ble 2.4に示す。

Table 2.4 LIRGsの Paα撮像観測一覧

OBS. OBJ. CZ Range IR Luminosity

Reference Method Number (km/s) log(L�)

(1) (2) (3) (4) (5)

Alonso-Herrero et al. (2006) HST/Space 30 2750 − 5200 12 > log(LIR) ≥ 11

Toshikawa (2010) miniTAO/Ground 20 4000 − 7000 12 > log(LIR) ≥ 11

This work miniTAO/Ground 38 2800 − 8100 12 > log(LIR) ≥ 10

Notes.−Col.(1)：リファレンス。　 (2)：サンプル取得方法。(3)：観測天体。　 (4)：赤方偏移の範囲。　 (5)：全赤

外線光度 (L8−1000µm)の範囲。

　主な先行研究に、HST/NICMOSによる近傍 LIRGsの Paα狭帯域撮像観測 (Alonso-Herrero et al., 2006)がある。

これは、IRAS-RBGS(Sanders et al., 2003)の 2750 km/s < cz < 5200 km/sにある LIRGs 30天体を狭帯域撮像観

測にて観測した研究である。

HST/NICMOSによる Paα輝線の狭帯域撮像観測は、他にも近傍星形成銀河M51を観測した Scoville et al. (2001)

や、Paα輝線を使った星形成率指標の評価 (Calzetti et al., 2007)などがある。

　ただし、NICMOSは 1999年に運用を終了しており、現在稼働している HSTの近赤外線カメラWFC3の観測波長

は 1.70µmまでであるため HSTによる Paα輝線の観測がはできない。

　また、観測した銀河の典型的な大きさは 1’×1’∼2’×2’であり、HST/NICMOSは視野が狭く (51”×51”)銀河全体を

撮ることができずに、銀河の広がった成分をスカイにとってしまうことが指摘されている (Rieke et al., 2009; Alonso-

Herrero et al., 2006, e.g.)。ANIRは視野が 5’×5’と天体の大きさに対して十分大きいため、銀河の十分外側でスカイ

をとることができる。
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第3章 解析・評価

3.1 Paα輝線データ解析概要

この章では地上 Paα輝線観測におけるデータ解析、特にフラックスキャリブレーションについて述べる。大きく開

いた大気の窓を通して行う観測する通常の地上観測とは違い、細かい吸収線が数多く残る波長域での観測となるため、

その大気吸収の影響をいかに補正してゆくかが鍵となる。

3.1.1 Paα輝線データ解析方法の概要

　 ANIRでの Paα輝線データリダクションの場合は大きく 3つに分けることができる。

• 1次処理　生データから各フィルターの最終画像を作る

• 2次処理　 Paα輝線画像を作成する

• 3次処理　測光結果に対し大気吸収補正を行う

1次処理は、一般的な赤外線撮像観測でほぼ共通した処理である。生データをフラット処理し、セルフスカイを作

成し、バックグラウンドを除去した画像をスタックする処理である。2次処理は、N191画像から連続光画像を差し引

き、輝線画像を作成する処理である。今回の場合、連続光画像を Hと Ks画像を内挿することで作成する。3次処理

は、輝線画像の測光を行い、その測光値に対して大気吸収量を補正する処理である。

1次処理

1次処理の概要は Figure 3.2のフローチャートに示す。視野内に入ってくる星の数が多くなく、目的天体の大きさ

がが 2分角以下あるため、セルフスカイによるバックグラウンド除去処理を行った。またフラットフレームは、各観

測ランで取得観測したフレームを数十枚から数百枚使って作成している。この段階は、通常の近赤外線のデータリダ

クションと同じである。最終画像は視野内の 2MASSを使って等級原点を出し、WCSを設定する。

2次処理

Paα輝線画像は、N191画像から 1.91µm連続光画像を引くことにより作成する。

　なお、1.91µm連続光画像は Hと Ks画像を内挿することによって作成した。その際、各画像の PSFサイズを揃え

ておく必要があるため、H、Ks、N191の中で PSFの FWHMが一番大きいものにその形を合わせるようにした。こ

れらの処理は、主に iraf.psfmatchを用いた。

　 N191画像から連続光の画像を引く際には、差し引き後の周囲の星のフラックスがゼロになるように連続光画像の

スケールを調整している。

　具体的には、N191から連続光を引いた画像上で、連続光画像で写っていた複数の星の位置で測光し、残差を求め

る。その残差の中央値が 0となるようなファクターを導出し、そのファクターを連続光画像にかけて再度 N191画像

から引くという作業である。このファクターはどの画像も 1.03∼1.05程度であった。

20
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Figure 3.1. N187(左青領域)とN191(右青領域)が受ける大気吸収の様子。青線は TAOサイトでの平均大気透過率、

緑線はすばるサイトでの平均大気透過率。下段の横軸には波長、上段の横軸には Paα輝線の後退速度を記載してい

る。フィルター内に細かい大気吸収構造があるのがわかる。

3次処理

Figure 3.1はN187(左青領域)、N191(右青領域)の大気透過率の波長依存性を示した図である。フィルターバンド

内に細かい大気吸収構造が多数あるのがわかる。このような場合、輝線の波長位置や輝線幅により、大気吸収の受け

方が大きく変わってしまう。以下の節では、こうした細かい大気吸収構造があるの場合の、大気吸収補正方法につい

て詳しく解説する。　
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3.2 地上Paα輝線データ解析各論

3.2.1 大気吸収を受けた Paα輝線強度の導出

T(λ)
100%

H-band (1.6μm) N191 (1.91μm) Ks-band (2.1μm)

大
気
透
過
率

エ
ネ
ル
ギ
ー

波長  (λ)

F Fc c
intobs

大気吸収を受けた状態 真の状態

Flobs
F l
int

Figure 3.3. 輝線の大気透過率推定

Paα狭帯域フィルター内には細かい大気吸収構造があるため、輝線強度の導出は困難である。この状況をFigure 3.3

にあるような簡単なモデルで考る。

Figure 3.3の横軸は波長、縦軸はフラックスと大気透過率である。青線は大気透過率を表しており、それを関数

T(λ)とおく。黒線はある銀河の地球大気通過後のスペクトルを表しており、1.9µmあたりは大気吸収の影響を受けて

いる様子を表している。赤い領域は、広帯域フィルター（1.6µm Hバンドと 2.1µm Ksバンド）と狭帯域フィルター

（1.91µm N191フィルター）を表している。

今後の議論を明確にするためフィルター内に入ってくるフラックスの量を、連続光強度 Fc(λ)と輝線の平均強度 Fl

の 2つに分けてあらわすことにする。実際に観測される量を F obs
N191（大気吸収の影響を受けている）、真の観測され

る量（大気圏外での観測量）を F int
N191 とすると、それらの量は、Fc(λ)と Fl を用いて以下のように記述できる。

F obs
N191(λ) = F obs

c (λ) + F obs
l (3.1)

F int
N191(λ) = F int

c (λ) + F int
l (3.2)

上記式は T(λ)を使うと以下のように書き直される。

∫ λ2

λ1

F obs
N191dλ =

∫ λ2

λ1

F int
N191T (λ)dλ (3.3)

=

∫ λ2

λ1

F int
c (λ)T (λ)dλ+ F int

l (λ0)T (λ0)∆λ (3.4)
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ここで、∆λ = λ2−λ1であり、今考えているのはN191フィルターであるので、その場合はλ1 = 1.8930、λ2 = 1.9256

である。

N191フィルター内の平均大気透過率は以下の式でかける。

Tave =
1

∆λ

∫ λ2

λ1

T (λ)dλ (3.5)

今、N191フィルター内では F int
c (λ)の波長依存性はほとんど無視できるとすると、平均大気透過率 Taveを使って式

(3.4)の第一項は以下のように書くことができる。

∫ λ2

λ1

F int
c T (λ)dλ = F int

c

∫ λ2

λ1
T (λ)dλ

∆λ
∆λ (3.6)

= F int
c Tave∆λ (3.7)

よって式 (3.3)は以下のように書ける∫ λ2

λ1

F obs
N191dλ = F int

c Tave∆λ+ F int
l Tline∆λ (3.8)

= (F int
c Tave + F int

l Tline)∆λ (3.9)

ここで Tline は赤方偏移した Paα輝線の波長での大気透過率を表している。F int
c は、N191フィルターの両側の波

長域にある Hバンドと Ksバンドの内挿により作成する FH−Ks
c と等しいとすると (F int

c = FH−Ks
c )以下のように書

ける。

∫ λ2

λ1

F obs
N191dλ　 = (FH−Ks

c Tave + F int
l Tline)∆λ (3.10)

今求めたい値は F int
l ∆λであるため、式 (3.11)から FH−Ks

c Tave を引くと

∫ λ2

λ1

(
F obs
N191(λ)− FH−Ks

c Tave(λ)

)
dλ = FH−Ks

c Tave∆λ− FH−Ks
c Tave∆λ+ F int

l Tline∆λ (3.11)

= F int
l Tline∆λ (3.12)

よって求める値 F int
l ∆λ以下のように書ける。

F int
l ∆λ =

1

Tline

∫ λ2

λ1

(
F obs
N191(λ)− TaveF

H−Ks
c (λ)

)
dλ (3.13)

また、F obs
N191、FH−Ks

c が∆λの範囲内で波長依存性が無視できるほど小さいとすると、以下のように近似できる。

F int
l ∆λ =

1

Tline

(
F obs
N191 − TaveF

H−Ks
c

)
∆λ (3.14)

以上より、F int
l ∆λを求めるためには、H、Ks、N191フィルターによるフラックスに加え、Tave(N191フィルター

内の平均大気透過率)と Tline(赤方偏移した Paα輝線の波長での大気透過率)が必要となる。
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3.2.2 システム効率を使った平均透過率の推定

大気圏外から入射した光子のうち検出器で電子に変換されて検出されたものの割合をシステム効率と呼ぶ。望遠鏡

に入射してくる光子の数は主鏡の口径の二乗に比例し以下の式でかける。

ntel = π

(
D

2

)2
Fλ∆λ

hν
(3.15)

Dは望遠鏡の口径 (m)を表しており、miniTAOの場合は D=1である。実際には、2MASSカタログにおける星の等

級を使って ntel を算出する。2MASSカタログ (The Two Micron Sky Survey;Neugebauer & Leighton (1969))には

H-バンドとK-バンドはあるが、N191-バンドは存在しない。そこで、H-バンドとKs-バンドを内挿して N191-バンド

の等級とし、上記式に当てはめている。

一方、実際に ANIRで検出できた光子は以下の式で与えられる。

nanir =
fanir × (NC)

t
(3.16)

fanir はカウント数と電子量のコンバージョンファクターで、ANIRの場合 3.4 [e−1/ADU]となる。NC は天体のカウ

ント数 (ADU)である。tは天体の積分時間 (second)を表している。

以上上記の式を用いて、システム効率 η = nanir/ntel が計算できる。

N191のシステム効率と可降水蒸気量による大気吸収の関係

Figure 3.4. H、N191、Hの波長 (X軸)とシステム効率 (Y軸)の関係図。N191のみ他のフィルターに比べてシス

テム効率が低い。

Figure 3.4に今回観測した 38天体の銀河について、それぞれのフィルターについて求めたシステム効率を示す。

観測当時の大気・装置の状態によりシステム効率は変動するが、N191のシステム効率だけ他のフィルターに比べて
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低い。その主な要因として大気中の水蒸気量などによる吸収のためと考えられる。

そこで、N191のシステム効率と可降水量 (Precipitable Water Vapor:PWV)の相関を調べる。

Figure 3.5で、N191のシステム効率を、この節で後述する方法を用いて、大気透過率に変換した値を横軸にしてい

る。また、縦軸にはチャナントール山頂から 500m程標高が低い場所にある 5100mにある電波望遠鏡 APEXのラジ

オメータで測定された PWVをとってある。色の違いは、観測年の違いである。

　赤線は ATRANシミュレーションにより予想される PWVと大気透過率の関係を表している。N191フィルターで

のシステム効率から測定された大気透過率を、上図ではそのままプロットしたもので、下図は天頂方向の大気透過率

になるように Airmassの影響を補正した関係図である。

　これを見ると、N191の大気透過率はPWVと良い相関関係にあることが分かる。また、PWVが高いときにATRAN

予想 (赤線)よりも N191の透過率が良いときが 2点存在する。これは、山頂 5640mと PWVを測定した標高 5100m

の間に大部分の水蒸気が集積した状況を示しているのではないかと考えられる。こういった状況は、今後 TAOサイ

トに PWVをを測定するラジオメータが設置できれば確認することができるだろう。

Figure 3.5. N191-バンドのシステム効率と標高 5100mで測定された PWVとの関係。上段が N191にて Airmass

補正していない大気透過率を用いた図で、下段が Airmass を補正し、天頂での透過率に直した図である。赤線は

ARTRAN(Load 1992)によるシミュレーションから予想される線。緑が 2009年、青が 2010年のデータである。

そこで以下のシンプルな 2点を仮定して、N191フィルターのシステム効率から ATRANのシミュレーションのみ

を介して PWVを推定し、その PWVでの大気透過率曲線を得る。

• 　 H-バンドと Ks-バンドは水蒸気による大気吸収の影響を受けない

• 　 H、Ks、N191フィルターのシステム効率の違いは、フィルター透過率違いのみである

H、Ks、N191フィルターのフィルター透過率はそれぞれ、95.16%、64.7%、89.74%である。

Figure 3.6が実際に求めるプロセスを表したものである。まず、H,Ks,N191フィルターのシステム効率に対して、そ
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れぞれのフィルターの透過率でわる。次に、大気吸収を受けない H-バンドとKs-バンドのシステム効率を内挿するこ

とで、N191が大気吸収を受けていない時のシステム効率を推定することができる。

　そして、この推定した真の N191フィルターのシステム効率と、大気吸収を受けた N191フィルターのシステム効

率の比を取れば、N191内の平均透過率 Tave が算出されることになる。

PWVによる影響を受けていない
N191フィルターのシステム効率

この差が
水蒸気による吸収

Figure 3.6. システム効率の内挿を使って透過率を推定する様子。実際にはそれぞれフィルター透過率を補正して内

挿する。また、天体毎のシステム効率を用いる。
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3.2.3 輝線の大気透過率推定

前節では Tave、つまり N191バンド内の平均大気透過率を求めたが、この N191フィルター内には大気透過率の細

かい構造がある。実際の輝線はこの平均透過率とは違う大気吸収を受けてしまう。そこで今度は、輝線の大気透過率、

Tline を求める必要がある。

ATRANを使って気ほど求めた Tave を再現する PWVを求める。

Figure 3.7. PWVと各フィルターバンド内の平均透過率の関係。N191バンドは PWVが増加すると透過率が下がっ

てゆくのがわかる。

Figure 3.7に PWVと各フィルターバンド内での平均大気透過率の関係を示す。N191-フィルターでの大気透過率

は PWVの変化に対して非常に敏感に反応することが分かる。この PWV-大気透過率関係図から、先ほど求めた Tave

を再現する PWVを求める。

PWVが求まると、同じATRANのモデルを用い、Paαの輝線の波長位置 (赤方偏移を受けた)と、その輝線の輝線プ

ロファイル幅が分かれば、実際に Paα輝線が受けた大気吸収 Tlineを求めることができる。NGC0023(cz=4536km/s)

に適した例を Figure 3.8に示す。これは、今回撮像観測した NGC0023という天体のもので、青線が PWV=1.1088

(mm)の時の大気透過率曲線、緑線が輝線幅 (FWHM)150km/sのガウシアンを仮定したときの Paα輝線プロファイ

ル、赤色が大気吸収を受けた Paα輝線の様子である。この緑色の面積と赤色の面積の比が、輝線の大気透過率、つま

り Tline の値となる。

ここで問題となるのは、赤方偏移を受けた天体の中心波長とその輝線幅である。これをを決めなければ Tline を求め

ることができない。今回、天体の中心波長に関しては Sanders et al. (2003)のものを使った (Table 2.5)。また、輝

線幅に関しては 150 km/sで統一して解析している。この仮定の妥当性に関しては、3.2章の Paα輝線データ解析結

果の評価にて検討している。
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このように、大気吸収を受けた Paα輝線のフラックスを正しく求めようとするためには、天体の後退速度と輝線幅の

情報が必要になるが、本研究では十分な分光データが無いため、上記のような仮定をした。

Figure 3.8. NGC0023 の場合の大気吸収を受けたモデル輝線。青線が PWV=1.1088 (mm) の時の大気透過率を

ATRANにて再現した線。緑線が大気吸収を受けていない理想的な緯線のプロファイル。赤線が再現した大気透過率

にて吸収を受けたモデル輝線。輝線の後退速度は 4536 km/s、輝線幅 (FWHM)は 150 km/sを想定してある。

なお、Appendixに全天体の大気吸を受けたモデル輝線プロファイルお記載してある。それぞれの天体の PWV、

Tave、Tline の値を Table 3.4に示す。
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3.3 Paα輝線データ解析結果の評価

　 3.1.1の解析手法による結果が、どの程度の精度を持つのかを評価するため、miniTAO/ANIRにて取得したサン

プルの内、HST/NICMOSのにより Paα輝線撮像データがあるものを比較する。

3.3.1 HST/NICMOSのデータ

　 HST/NICMOSには、Paα輝線の静止波長に対応する 187Nフィルターとそのオフバンドの 190Nフィルターが

搭載されている。miniTAO/ANIRで観測されている天体のうち、N190フィルターで観測され、アーカイブにデータ

が公開されている天体 (全 6天体)を用いる。

　アーカイブデータは既に一時処理が終わっており、コンバージョンファクターをかけて、190N画像から 187N画

像を引く作業のみ行って Paα輝線画像を得た。

　 HST/NICMOSデータの概要を Table 3.1に示す。

Table 3.1 HST/NICMOSによる近傍 LIRGデータのまとめ

EXPTIME PHOTFNU OBS. OBS.
Galaxy Band Camera (second) (JY sec/DN) DADTE P.I.
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7)

NGC 23 . . 187N NIC2 9.1154248E+02 3.2264725E-05 2004-09-26 Alonso-Herrero
NGC 23 . . 190N NIC2 9.1154248E+02 3.2540331E-05 2004-09-26 Alonso-Herrero
NGC 1614 187N NIC2 6.3984802E+02 4.2717147E-05 1998-02-07 Rieke
NGC 1614 190N NIC2 6.3984802E+02 4.1846688E-05 1998-02-07 Rieke
NGC 7130 187N NIC2 8.6387671E+02 3.2264725E-05 2004-11-07 Alonso-Herrero
NGC 7130 190N NIC2 9.5987427E+02 3.2540331E-05 2004-11-07 Alonso-Herrero
IC 5179 . . 187N NIC2 8.6387671E+02 3.2264725E-05 2004-11-06 Alonso-Herrero
IC 5179 . . 190N NIC2 9.5987427E+02 3.2540331E-05 2004-11-06 Alonso-Herrero
NGC 7469 187N NIC3 1.3437629E+03 4.2780568E-05 2007-05-31 Calzetti
NGC 7469 190N NIC3 9.5977209E+02 4.0120423E-05 2007-05-31 Calzetti
NGC 7771 187N NIC3 1.3437629E+03 4.2780568E-05 2007-05-27 Calzetti
NGC 7771 190N NIC3 9.5977209E+02 4.0120423E-05 2007-05-27 Calzetti

Notes.−Col.(1):名称 (2):フィルター名 (3):カメラ名 (4):露出時間 (5):較正のコンバージョンファクター (6):観測日

(7):P.I.
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3.3.2 ANIRとNICMOSによる Paαフラックス比較

画像の比較

　 ANIRと NICMOSの Paα輝線画像の開口測光を行い、実測された輝線強度を比較した。ただし、NICMOSは

視野が狭いため、銀河全体をとらえられない画像が多い。そこでこのようなデータについては、画像内で分解されて

いる HII領域ごとに比較した。結果を Table 3.2に示す。また、Figure 3.9から Figure 3.14に比較画像を示す。

Table 3.2 解析評価に使ったデータサンプル

f(Paα)HST f(Paα)A−raw f(Paα)photoerror f(Paα)A−t

Galaxy Aperture (ergs cm−2 s−1) (ergs cm−2 s−1) (ergs cm−2 s−1) (ergs cm−2 s−1)
(1) (2) (3) (4) (5) (6)

NGC 23 . . . . 5.3′′ 2.13×10−13 2.61×10−13 ±1.44×10−14 2.09×10−13

NGC 1614. . 2.4′′ 8.08×10−13 7.10×10−13 ±7.01×10−15 8.85×10−13

NGC 7130 a 2.2′′ 1.06×10−13 9.27×10−14 ±5.37×10−15 9.54×10−14

NGC 7130 b 2.2′′ 3.75×10−14 2.72×10−14 ±5.37×10−15 3.82×10−14

IC 5179 a . . 3.1′′ 5.79×10−14 7.70×10−14 ±4.00×10−15 5.18×10−14

IC 5179 b . . 3.1′′ 3.35×10−14 4.88×10−14 ±4.00×10−15 3.32×10−14

IC 5179 c . . 2.2′′ 6.78×10−14 9.02×10−14 ±2.49×10−15 6.18×10−14

IC 5179 d . . 1.6′′ 7.78×10−15 1.02×10−14 ±1.64×10−15 6.64×10−15

IC 5179 e . . 1.6′′ 8.46×10−15 1.02×10−14 ±1.64×10−15 6.66×10−15

IC 5179 f . . . 1.6′′ 1.22×10−14 1.39×10−14 ±1.64×10−15 9.46×10−15

IC 5179 g . . 1.6′′ 7.78×10−15 1.27×10−14 ±1.64×10−15 8.59×10−15

IC 5179 h . . 1.6′′ 1.17×10−14 1.61×10−14 ±1.64×10−15 1.11×10−14

NGC 7469. . 10.6′′ 5.57×10−13 5.43×10−13 ±5.80×10−14 5.48×10−13

NGC 7771. . 5.0′′ 1.86×10−13 1.18×10−13 ±2.04×10−14 1.90×10−13

Notes.−Col.(1):名称 (2):アパーチャー (3):HST/NICMOSによる Paα輝線強度 (4):miniTAO/ANIRによる大気吸
収補正を行っていない Paα輝線強度 (5):Paα輝線の測光誤差　　 (6):miniTAO/ANIR による大気吸収補正を行った

Paα 輝線強度

HSTの画像は分解能が高いので (0.1′′/pix)細かい HII領域まで分解されているが、ANIRの画像でも比較的詳細

な構造が見えているのがわかる。NICMOSでは検出されていても、ANIR画像では見えない領域もある。例えば、

NGC1614(Figure 3.10)の中心部分の外側のブロッブや、NGC7469(Figure 3.13)の外側のブロッブで、これらは

ANIRの感度が足りないことが原因だと考えられる。



32 3.3 Paα輝線データ解析結果の評価

Figure 3.9. NGC0023の Paα輝線画像。左図:miniTAO/ANIR、右図:HST/NICMOS

Figure 3.10. NGC1614の Paα輝線画像。

Figure 3.11. NGC7130の Paα輝線画像。
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Figure 3.12. IC5179の Paα輝線画像。

Figure 3.13. NGC7469の Paα輝線画像。

Figure 3.14. NGC7771の Paα輝線画像。
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　 ANIRと NICMOSで得られた Paαフラックス比較（ANIRの大気吸収補正をしない場合）

Figure 3.15. 左図は、X軸に HST/NICMOSによる Paαフラックス、Y軸にminiTAO/ANIRによる Paαフラッ

クス。右図はその残差である。

Figure 3.15の左図に HST/NICMOSとminiTAO/ANIRによって実測された Paαフラックスを比較したものを

示す。HST/NICMOSとminiTAO/ANIRによる Paαフラックスの相関を関係である。各銀河はシンボルと色で分け

てある。右図は、横軸に fHST をとり、縦軸に fHST をとり、縦軸に fANIR/fHST をプロットしたものである。

HST/NICMOSとの差は大きい。

ANIRと NICMOSで得られた Paαフラックス比較（ANIRデータの大気吸収補正をした場合）

Figure 3.16に、ANIRの Paαフラックスを算出する際に大気吸収補正を行った場合の結果を示す。

Figure 3.16. 左図は、X軸に HST/NICMOSによる Paαフラックス、Y軸にminiTAO/ANIRによる Paαフラッ

クス。右図はその残差である。
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Table 3.3 輝線の半値幅を変えたときの影響 (大気吸収補正をする場合)

FWHM 中央値 平均値 Max Min
(km/s) (%) (%) (%) (%)
(1) (2) (3) (4) (5)

50 108.2 111.5 176.2 67.8
100 100.3 99.6 114.5 85.0
150 98.3 98.9 110.0 91.3
200 98.9 99.4 112.8 85.6
250 102.2 99.5 119.3 79.7

Notes.−Col.(1):仮定した輝線の半値幅 (2):fANIR/fHST の中央値 (複数領域比較の場合は合算による比較)

(3):fANIR/fHST の平均値 (複数領域比較の場合は合算による比較) (4):fANIR/fHST の最大値 (複数領域比較の場合

は合算による比較) (5):fANIR/fHST の最小値 (複数領域比較の場合は合算による比較)

これから明らかに、先ほどの大気吸収補正を行わない場合よりも fANIR/fHST のばらつきが小さくなり、値も

100%に近づいている。次に、仮定する Paα輝線幅を変えるとこの結果にどのように影響するかを評価する。

Figure 3.17. 左図：FWHM=50km/s、右図：FWHM=100km/s

Figure 3.18. 左図：FWHM=200km/s、右図：FWHM=250km/s

Figure 3.17からFigure 3.18に仮定した輝線幅を FWHM=50km/s、100km/s、200km/s、250km/sと変化させ

たとき、fANIR/fHST がどのように変わるかを示す。中央値はおおむね 98%∼108%程度ある。結果を Table 3.3に

示す。
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3.3.3 解析手法の妥当性

以上の結果より、大気吸収補正により fANIR/fHST が１に近づき、分散も小さくなることが分かった。

　ただし、大気吸収補正をする際、Paαの輝線幅を仮定しており、その仮定した値次第では大きくフラックスを見積

り誤ってしまう恐れもある。

Figure 3.19. Kennicutt et al. (2009)より、LIRGsのHαの速度分散。(3)は、銀河内でのHαの速度の peak-to-peak

値　 (4)は中心部分の速度分散

Kennicutt et al. (2009)は、近傍 (2750-5200km/s)のU/LIRGを 11天体可視面分光観測し、Hα輝線の速度分散を

得ており、その一覧を Figure 3.19に示した。この結果によると、Hα輝線の緯線速度は peak-to-peakで 200 ∼ 400

km/s、中心部分の速度分散は 66-144 km/sとある。

以上より、速度分散を 100 km/s ∼ 200 km/s　を仮定して大気吸収補正を行うと、正しいフラックスとの誤差が数

%程度 (今回のサンプルでは最大で 10%ほどの誤差)の精度で求めることができることが明らかになった。、この速度

幅は他の観測された速度幅と同一であある。

以下、NICMOSで測定された Paαフラックスとの残差が小さい輝線幅 150 km/s を用いて大気吸収補正をおこなっ

た結果を用いる。こうして求めた大気吸収率、Paα輝線のフラックスをについては Table 3.4に示す。
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第4章 結果・議論

4.1 星形成率

4.1.1 星形成率変換式

全赤外線光度 (8–1000µm)から求める星形成率は、スターバースト銀河全体の星形成率の非常によい指標となる

(e.g. Kennicutt, 1998; Kewley et al., 2002; Hirashita et al., 2003)。全赤外線光度と星形成率の関係式は Kennicutt

(1998)により以下のように与えられる。

SFR (M� yr−1) ≡ 4.5× 10−44 LIR (ergs s−1) (4.1)

Paαによる星形成率の測定、数は少ないがこれまで行われてきた。いずれもKennicutt (1998)のHα輝線と星形成率

の関係式

SFR (M� yr−1) = 7.9× 10−42 L(Hα) (ergs s−1) ≡ 1.08× 10−53Q(H0)(s−1) (4.2)

　に Hα/Paα の強度比を仮定している。ここで、Q は電離光子光度である。Kennicutt et al. (2007) では M51a

(NGC5194)の各星形成領域に対し,Case-B、T=7000 K、電子密度を 100cm−3Garnett et al. (2004)と仮定し、Os-

terbrock & Ferland (2006) よりHα/Paα=7.82という値を採用している。この温度や電子密度は、により観測された

M51内の [NII]λ5755と [NII]λ6583の比から求めた値である。M51は、子持ち銀河として有名な天体で、これまで内

部の詳しい観測が多くなされてきており、金属量の多い星形成が活発な銀河であることが知られている。

Calzetti et al. (2007)では銀河の金属量が高い順に、Hα/Paα=7.82、8.45、8.73の値を採用している。

Rieke et al. (2009)は近傍セイファート、スターバースト銀河 9天体の H91α、H92αという高励起の水素再結合線

の VLAによる観測結果 (Roy et al., 2008)から、T=5000K、電子密度 500-50000 cm−3 という値を得て、Hummer

& Storey (1987)の対応表を使って Hα/Paα=7.8125としている。

　 Alonso-Herrero et al. (2006)や Toshikawa (2010)では SFR(M� yr−1)=6.79×10−41 L(Paα) (ergs s−1)という関

係式を採用している。しかしながら、仮定した温度や電子密度がそれぞれ明記されていない (Case-B仮定下であると

の記載はある)。

　本論文では Rieke et al. (2009)らが採用した以下の変換式を用いる。

SFR (M� yr−1) = 6.2× 10−41 L(Paα) (ergs s−1) (4.3)

また本論文では、Sanders et al. (2003)の全赤外線光度を用いる。その際、Sanders et al. (2003)では H0=75 km

s−1 Mpc−1 、ΩM=0.3、ΩΛ=0.7 (Mould et al., 2000)の宇宙論パラメータを使用しているが、本論文ではH0=70 km

s−1 Mpc−1 、ΩM=0.3、ΩΛ=0.7を使用し、パラメータが異なる場合はすべて変換している。
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4.1.2 赤外線光度による SFRと Paα輝線による SFRの比較

Figure 4.1. 全赤外線光度から算出した SFRIR(横軸) と、miniTAO/ANIR により観測された Paα 輝線光度か

ら見積もられた減光補正をしていない SFRα(縦軸) の関係。SFRPaα は SFRIR に比べ小さく、分散も大きい。(右

図)SFRPaα/SFRIR のヒストグラム。

　 Figure 4.1の左図に、Paαから見積もった SFRPaα と全赤外線光度 (IRAS)から求めた SFRIR の相関図を示

す。Figure 4.1のダスト減光補正をしていない SFRHα と SFRIR の相関図と比較すると、個々の銀河の分散が比較

的小さい。しかしながら、SFRPaα は SFRIR と比べて系統的に低い値。

　 Figure 4.1の右図は、SFRPaα/SFRIR のヒストグラムである。log(SFRPaα / SFRIR)の中央値、平均値、ガウ

シアンフィットした中心値はそれぞれ、−0.475、−0.511、 −0.425であり、FWHMは 0.68である。これは言い換え

ると、SFRPaα の値が SFRIR の 33.5%− 37.6%程度になっていることを示している。

　 Paα 輝線は赤外域放射であるため、Rieke & Lebofsky (1985) のダスト減光曲線から A(Hα)=0.828×RV×E(B-

V)、A(Paα)=0.16×RV×E(B-V)をそれぞれ仮定すると、可視光域放射の Hαに比べて約 5倍ほどダスト減光が小さ

い。これは AV で約 3 mag ほどのダスト減光を受けると、Hαと Paαの見た目の輝線強度比が逆転することになる

(Hα/Paα= 7.8125を仮定)。しかしながら Figure 4.1で、SFRPaαが SFRIR の 35%程度であることから、ダスト

減光により強い Paα輝線であってもその影響を無視できないことがわかる。

　 Figure 4.1のエラーバーは、下限値が輝線領域をアパーチャーに取った測光誤差、上限値については、銀河の大

きさ (4.2.1参照)に観測限界の 1σ の面輝度で輝線領域が分布していた場合に想定されるフラックスと測光誤差を合

わせた誤差になっている。これは、1mの miniTAO望遠鏡では淡く広がった成分を取りこぼしている可能性がある

ことを考慮しているからである。淡く広がった成分の取りこぼしは HST/NICMOSによる観測でも指摘されている

(Rieke et al., 2009)。1σの面輝度で Paα輝線が銀河に一様に分布していることは現実的には考えにくく、実際には少

し過剰な誤差評価である可能性がある。

4.1.3 バルマー減衰法による減光補正

星形成領域のトレーサーとして用いられる、水素再結合線 Hα(656.285nm)は放射が可視域のためダスト減光の影

響を強く受けることが知られている。そこでこの問題を解決するため、波長の違う 2輝線を使って減光量を推定する

方法が多くの場合用いられる。特に、Hα/Hβ輝線比を使って補正する方法は”バルマー減衰法”(Calzetti et al., 1994)

と呼ばれている。
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バルマー輝線比と色超過

　観測者と放射源の間には一様なダストの層が存在するというシンプルな仮定をおく (Calzetti et al., 1994)。する

と光源から発せられた光の強度 (I0λ)と観測者に到達する強度 (Iλ)は、光学的厚み τ(λ)であらわすと以下の式となる。

Iλ = I0λe
τ(λ) (4.4)

いま、Hα波長での光学的厚みを τα、Hβ波長での光学的厚みを τβ とし、その差を τ lB とすると、これらには以下の関

係式が成り立つ。

τ lB = τβ − τα = ln

(
Hα/Hβ

2.88

)
(4.5)

上記式の 2.88は Osterbrock & Ferland (2006)による Hα/Hβ の輝線強度比である。この式から、光学的厚み τ lB
は減光曲線モデルに依存しないことがわかる。

この光学的厚みと色超過の間には (Calzetti et al., 1994)の計算によると以下の関係式が成り立つ。

E(B − V )i =
1.086

k(Hβ)−−k(Hα)
τ lB ' 0.935τ lB (4.6)

この式の減光曲線モデル k(Hβ) - k(Hα)の値は、銀河系、及び LMCの観測により得られた Seaton (1979)の値を使

用している。

ダスト減光モデル

可視から赤外までの減光曲線モデルとしてCalzetti et al. (2000)とCardelli et al. (1989)のモデルがよく使われる。

前者は、近傍 8天体のスターバースト銀河の観測に基づいてもとめたモデルであり、後者は銀河系の測定から求めた

ものである。

Figure 4.2. Calzetti et al. (2000)と Cardelli et al. (1989)の減光曲線を AV で規格化した図。左図は 1/λ、右図は

λを横軸にとっている。

Figure 4.2にそれぞれの減光曲線モデルをプロットした。今回注目する Hα と Paα については、減光曲線の違

いがほとんどない。しかしながら、それぞれのモデルでは推奨されている RV (RV ≡ AV/E(B − V))が違っている。

Calzetti et al. (2000)は RV ∼4.05と大きめの値であり、Cardelli et al. (1989)では RV ∼3.09である。そこでこの 2

つのモデルを使って減光補正した時、どの程度違い (不定性)があるのかをまず確認してみる。
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Calzetti et al. (2000)の減光曲線による減光補正

減光の影響を受けていない真のフラックスを Fi(λ)、観測されたフラックスを Fo(λ)と置き、星の連続光による色

超過を Es(B-V)と置くと以下のような関係となる (e.g. Calzetti et al., 1994; Calzetti, 1997)。

Fi(λ) = Fo(λ)× 100.4Es(B−V )k(λ) (4.7)

また、Calzetti (1997)より、Es(B-V)と HII領域の輝線雲に適用される色超過 E(B-V)の関係式は以下で与えら

れる。

Es(B − V ) = (0.44± 0.03)E(B − V ) (4.8)

Calzetti et al. (2000)による減光曲線は以下の式で表される。

A(λ) = k(λ)Es(B − V ) (4.9)

k(λ) = 2.659 ∗ (−1.857 + 1.040/λ) +RV (0.63µm ≤ λ ≤ 2.20µm) (4.10)

k(λ) = 2.659 ∗ (−2.156 + 1.509/λ− 0.198/λ2 + 0.011/λ3) +RV (0.12µm ≤ λ ≤ 0.63µm) (4.11)

　また、今回減光補正をする際、星雲ガスの色超過 E(B-V)を使用した。さらに RV = 4.05(Calzetti et al., 2000)

としてた。

　減光補正ができているかどうかの確認として、同じ水素再結合線である Hα輝線とまず比較する。

Figure 4.3はダスト減光補正をした Paαの星形成率と Hαの星形成率を比較したものである。Hαのフラックス

は、Dopita et al. (2002)と Rodŕıguez-Zauŕın et al. (2011)の観測から得られたものを使い、E(B − V )は Veilleux

et al. (1995)と Rodŕıguez-Zauŕın et al. (2011)のものから引用している。この E(B − V )を使い、それぞれの Hαフ

ラックスと Paα輝線フラックスに対して同様のダスト減光補正を行った。これらの値を Table 4.1に示す。

この図より、ダスト減光補正をした SFRPaαと SFRHαは良い相関関係にあることがわかる。これは、Hα輝線と Paα

輝線は同じ放射領域を見ているということを意味し、それぞれダスト減光を受けた分はバルマー輝線比による減光補

正法にて補正ができていることを意味している。

　 Figure 4.4は上記方法にてダスト減光補正した SFRPaαと SFRIRを比較したものである。ただし、E(B-V)に関

する情報が無かった天体に関しては、Veilleux et al. (1995)と Rodŕıguez-Zauŕın et al. (2011)で得られた E(B − V )

の中央値 (0.83)を採用して一律に減光補正を行った。

　 SFRIRと SFRPaαはよく一致することがわかる。特に log(SFR)>1.5では、分散も小さい。それよりも SFRが小

さくなると、SFRが一致する線上に天体がいるものの、個々の分散が大きくなる傾向が見られる。

Figure 4.5は、SFRPaα−corr/SFRIRのヒストグラムである。log(SFRPaα / SFRIR)の中央値、平均値、ガウシアン

フィットした中心値はそれぞれ、−0.3207、−0.3268、−0.2864である。減光補正する前に比べて、赤外線光度とより

一致する線に近いところでピークを持つようになっている。
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Figure 4.3. Calzetti et al. (2000)の減光曲線を用いて、横軸にダスト減光補正をした Paαから見積もった星形成

率、縦軸に同様にダスト減光補正をした Hαの星形成率を書いたもの。Hαのフラックスは Dopita et al. (2002)と

Rodŕıguez-Zauŕın et al. (2011)のものを使用している。破線は、SFRが一致する線を表している。

Figure 4.4. ダスト減光補正をした SFRPaα−corr と SFRIRの相関図。破線はそれぞれの星形成率が一致する線。黒

丸は E(B-V)の文献値があったもの。白抜きは、E(B-V)=0.83の一定値を使って減光補正した天体を表している。
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Figure 4.5. 全赤外線光度から見積もった SFRとダスト減光補正をした Paα輝線から見積もった SFRの比のヒス

トグラム。

Cardelli et al. (1989)の減光曲線モデル

減光曲線は以下のように定義されている。(x = 1/λ、y = (x− 1.82))

A(λ)/A(V ) = a(x) + b(x)/RV (4.12)

赤外線 (0.3 µm−1 ≤ x ≤ 1.1 µm−1)

a(x) = 0.574x1.61 (4.13)

b(x) = −0.527x1.61 (4.14)

可視光および近赤外線 (1.1 µm−1 ≤ x ≤ 3.3 µm−1)

a(x) = 1 + 0.17699y − 0.50447y2 − 0.02427y3 + 0.72085y4 + 0.01979y5 − 0.77530y6 + 0.32999x7 (4.15)

b(x) = 1.41338y + 2.28305y2 + 1.07233y3 − 5.38434y4 − 0.62251y5 + 5.30260y6 − 2.09002y7 (4.16)

近紫外線 (3.3 µm−1 ≤ x ≤ 5.9 µm−1)

a(x) = 1.752− 0.316x− 0.104/((x− 4.67)2 + 0.341) (4.17)

b(x) = −3.090 + 1.825x+ 1.206/((x− 4.62)2 + 0.263) (4.18)

遠紫外線 (5.9 µm−1 ≤ x ≤ 8 µm−1)

a(x) = 1.752− 0.316x− 0.104/((x− 4.67)2 + 0.341)− 0.04473(x− 5.9)2 − 0.009779(x− 5.9)3 (4.19)

b(x) = −3.090 + 1.825x+ 1.206/((x− 4.62)2 + 0.263) + 0.2130(x− 5.9)2 + 0.1207(x− 5.9)3 (4.20)

また、RV =3.09とした。
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Figure 4.6. Cardelli et al. (1989)の減光曲線を用いてダスト減光補正をした Paαから見積もった星形成率を横軸

に、同様にダスト減光補正をした Hαの星形成率を縦軸に書いたもの。Hαのフラックスは Dopita et al. (2002)と

Rodŕıguez-Zauŕın et al. (2011)のものを使用している。

　 Figure 4.6は Hαと比べた図である。今回のサンプルにおいては、Calzetti et al. (2000)によるダスト減光補正

方法に比べて良く一致している。

　Figure 4.7は SFRIRと SFRPaα−corrを比較した図である。先ほどの場合と同様、白抜きのシンボルはE(B−V )

を一定にしてダスト吸収補正した天体を表している。傾向は Calzetti et al. (2000)の減光曲線を仮定したときと変わ

らない。

　 Figure 4.8は、Figure 4.1同様 SFRPaα−corr/SFRIRのヒストグラムである。log(SFRPaα / SFRIR)の中央値、

平均値、ガウシアンフィットした中心値はそれぞれ、−0.349、−0.379、−0.337である。Calzetti et al. (2000)の場合

と同様減光補正する前に比べて、赤外線光度とより一致する線に近いところでピークを持つようになっている。

以上、2つの減光曲線の違いを比べてたが、Paαの星形成率を赤外線光度と比べたときにはほとんど違いが無い。

そこで Hαと比べたときに、より相関が強かった Cardelli et al. (1989)の減光曲線を以下用いる。
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Figure 4.7. Paα輝線から見積もられた SFRと全赤外線光度から見積もられた SFRの比較。Paα輝線は、Cardelli

et al. (1989)の減光曲線、RV =3.09を仮定してダスト減光補正した。

Figure 4.8. 全赤外線光度から見積もった SFRとダスト減光補正 (Cardelli et al., 1989)をした Paα輝線から見積

もった SFRの比のヒストグラム。
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SFRIR は、SFRPaαとよく一致する。しかしながら低光度側では SFRPaαが、SFRIR に比べて小さくなる傾向が

見られる Figure 4.7。一般的に、低光度になるにつれ銀河のダスト量は少なくなり、ダストからすり抜ける紫外光

が増えるため、SFRIRは、水素再結合線から見積られる星形成率より低い値となる (Kewley et al., 2002)。今回見え

ている傾向は、こうした事実とは逆の傾向を示している。また、全体として SFRPaα が低い値にでる傾向もられる

Figure 4.8。

miniTAO/ANIRによる Paα輝線の取りこぼしの可能性

Paα輝線は、Hα輝線に比べて放射強度が弱いため、1mの miniTAO望遠鏡では広がった淡い成分を取りこぼし

ている可能性がある。実際、こうした Paαの淡い成分の取りこぼしは、HST/NICMOSでも指摘されている (Rieke

et al., 2009)。

こうした淡い成分の取りこぼしは、今回は誤差の上限値でに含まれている。しかし、この誤差を考慮しても、SFRPaα

が低光度側で低いことや、全体として低い値となっていることを十分に説明できない。

ダスト減光曲線モデルの違いの可能性

Paα輝線による SFRの見積りが赤外線のものに比べて低くなる問題の説明として、ダスト減光曲線のモデルによ

る違いの可能性もある。本研究では 2つの減光曲線モデルを検証しているが、このモデルの大きな違いはRV である。

そこで、Cardelli et al. (1989)のモデルで RV の値を変化させた場合の SFRIR と SFRPaα の関係を Figure 4.9に

示す。

Figure 4.9. SFRPaαを Cardelli et al. (1989)の減光曲線を仮定してダスト減光補正をしたもの。左図が RV =4、右

図が RV =5である。

特に、RV を大きく (RV ∼5)にすればオフセットは解消されるが、分散が大きくなる。

　また、全天体に対してダスト減光補正を行えていない (一部の天体は一律の値で補正している)ため、そうした天体

については今後補正できるデータを取得する必要がある。
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銀河の形態がどのように獲得され、進化するのかに関する疑問に答えてゆくためには、Alonso-Herrero et al. (2009)

や Shapiro et al. (2008)でも指摘されているように、空間分解された情報が必要である。そこでこの節では、Paα輝

線とその連続光の空間分布の特徴について見てゆくことにする。

4.2.1 銀河の大きさと中心集中度

本研究では、Conselice (2003)で提案されている中心集中度 (Concentration Index)を用いる。

銀河の大きさ

まず、銀河全体の大きさを統一した方法により定義する必要がある。そこで、銀河が同じ面輝度分布をしていれば、

距離が異なっても同じ半径になるように定義されたペトロシアン半径 (Petrosian, 1976)を用いる。銀河の中心から

の距離を rとし、面輝度がこの rの関数 I(r)として分布している場合、ペトロシアン半径 rP は以下の関係式で表さ

れる。

η(rP) =
I(rP )∫ rP

0
I(r)2πrdr/(πr2P )

(4.21)

ある半径 rP での面輝度 (円環)と、その内側の面輝度を平均した値との比が ηになるように rP が定義される。η=0.2

とした (Conselice, 2003)。

以下、このペトロシアン半径の 1.5倍を銀河全体の大きさと定義し、その中に入るフラックスを全光度とするする。

また、天体の全光度の半分が含まれる半径 (半光度半径)を”R(50)”と表記する。Figure 4.10に、本研究で得られた

1.91µmでの連続光画像の半光度半径 RC(50)と角距離DA の関係図、及び RC(50)と輝線画像の半光度半径 RL(50)

の関係図を示す。本サンプルは距離による RC(50)のバイアスはないことがわかる。

Figure 4.10. 左図は、横軸に天体までの角度距離 (Mpc)、縦軸に連続光の半光度半径 RC(50)を kpc単位でプロッ

トしたもの。右図は、横軸に連続光の半光度半径RC(50)、縦軸に輝線の半光度半径RL(50)をそれぞれ kpc単位でプ

ロットしたもの。図中の赤数字は Table 2.5で決めた銀河の IDを表している。
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Conselice (2003)による中心集中度

Figure 4.11. Conselice (2003)より、中心集中度パラメータの図解

　銀河全体の光度の 20%が含まれる半径を r20、80%が含まれる半径を r80 と置くと、中心集中度は以下で定義さ

れる (Conselice, 2003)。

C = 5 log

(
r80
r20

)
(4.22)

　この指標は、銀河の中心からの成長曲線が急であると Cが大きく、なだらかであると小さくなる。

Figure 4.12に可視 B-バンドでの C-Indexと B/T(bulge-to-total luminosity ratio)の関係、および可視での銀河

のタイプと B/Tとの相関を示す。C-Indexと B/T(bulge-to-total luminosity ratio)は、経験則的に以下の関係式で表

すことができる。

B/T = (0.4± 0.03)× C + (−0.88± 0.11) (4.23)

Figure 4.12. (左図)は C-Indexと B/Tの相関図 (Conselice, 2003)可視の B-バンドをもとに分類したもの。(右図)

可視にて分類された B/Tとハッブルタイプの相関図 (Li et al., 2007)

C-Indexは典型的に 2∼5の値をとり、C>4であると楕円銀河、4>C> 3であるとディスク銀河に当てはまる。こ

こでは、この C-Indexを Paαの連続光画像 (CC)と輝線画像 (CL)に対して求めた。なお、CLを求める際に使用した

rp は、連続光より得られた rp と同一のものである。

　 CLに関しては直接銀河の形態分類に結びつくわけではなく、輝線放射域が「なだらかに広がっている (ドヴォーク

ルール則よりなだらか)」か、もしくは「中心部に集中している (ドヴォークルール則に近い)」かに関する相対的な関

係を表しているだけとなっている。Figure 4.13は、その結果をヒストグラムにしたものである。
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Figure 4.13. 左図は 1.91µmの連続光画像に対して C-Indexを求めたときのヒストグラム、右図は Paα輝線画像に

対して C-Indexを求めた時のヒストグラムである。

Figure 4.13の左図は、連続光に対して求めた C-Indexのヒストグラムである。3<CC<4の天体数が多くなって

いるが、これは近赤線で形態を見ているあめ、ハッブル分類上比較的早期型の銀河 (より Early typeに)分類される

傾向にあるためであると考えられる。右図は Paα輝線画像に対して求めた C-Indexのヒストグラムである。3<CL<4

を境に 2つのピークが見られる。4<CLである天体は相対的に、中心部分により星形成領域が集まっている傾向のあ

る銀河であり、反対に 3>CLは星形成領域が相対的に、銀河のより外側 (例えばディスク部分)まで分布している傾向

の銀河であると考えられる。

空間分解能の影響

　地上近赤外線観測では補償光学を使わない限り、シーイングが空間分解能の限界になる。これは、分解能が必要

な中心集中度を求める際に大きな影響を与える。例えば天体のサイズがシーイングサイズより小さい場合、20%半径

と 80%半径がそれぞれシーイングサイズになまされてしまう。すると、実際にはピークが鋭く立つような光度曲線を

描いている場合でも、シーイングのプロファイルでなまされた結果、より中心集中度の値が小さいものになってしま

い、結果としてより C-Indexが小さくなってしまう。

　そこで 1.91µm連続光画像、Paα輝線画像において、その半光度半径が PSFの半光度半径より小さいものは分解で

きていないと判定し議論から除外することにした。PSFの半光度半径の平均は約 2.8ピクセルであったため、2.8ピ

クセルに満たない半光度半径をもつ銀河を除外対象とする。

　連続光の半光度半径において、この条件に当てはまる天体は 1天体もなかったが、輝線画像では、この条件に当て

はまるものが 2天体 (IRASF02437+2122、MCG-03-34-064)存在した。これらの天体は分解できていないとして今回

のサンプルから外した。ちなみに PSFについて C-Indexを求めたところ、2.4∼2.6となった。空間分解できていない

場合は、この程度の値となること考えられる。

その他にも、相互作用していてそれぞれ銀河の形はお互い保っているが、近すぎて分離できず、C-Indexでうまく評

価できなかった天体がいくつかあった。

　該当天体は、ESO343-IG013、IC4518A/Bの 2天体である。この 2天体は相互作用しているものの、それぞれ銀河

の形を保っており、それぞれで星形成が行われている。1つの天体として扱うと、当然 C-Indexは小さい値になるの

だが、個々の銀河をとして評価するためには、それぞれの星形成領域の広がりに違いがあるため分離できず、評価が

難しい。そこで、今回はこの 2天体についてもサンプルから除外することとした。

Table 4.2に C-Index解析から除外した天体のリストを示す。また、各銀河の 1.91µm連続光画像と Paα輝線画像は

Appendix Aに載せた。
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Table 4.2 C-Index解析から除いた銀河

Spectral
ID Galaxy Class Ref.
(1) (2) (3) (4)

7 IRASF02437+2122 LINER 極中心集中
17 MCG-03-34-064 . . . Syfert1 分解できない。極中心集中
20 IC4518A/B . . . . . . . Syfert2 分離できない。
27 ESO343-IG013 . . . . HII 分離できない

Notes.−Col.(1):ID(2):名称 (3):銀河のタイプ (4):除外した理由

また相互作用している銀河のうち、IRASでは分解できなかったがminiTAO/ANIRではうまく分離できたものも

いくつかある。それらについては以後新たに IDを付加することにした。それらを以下に示す。

• NGC5257/8 (ID=19) ⇒ NGC5257 (ID=19a)、NGC5258 (ID=19b)

• IC4687/6 (ID=21) ⇒ IC4687 (ID=21a)、IC4686 (ID=21b)

• VV254 (ID=38) ⇒ UGC12914 (ID=38a)、UGC12915 (ID=38b)

CL と CC の比較

Figure 4.14. CL と CC の比較。赤数字は銀河の IDを表している。

Figure 4.14に CL と CC の比較を示す。CC が大きくなるにつれて CL も大きくなってゆく傾向が見える。これ

は、銀河の星分布と星形成領域の分布に相関があることを示している。

　 ID=4、ID=10、ID=38bの天体は、この相関から外れた場所にいる。ID=4は IC1623A/Bで、まさに合体してい

る最中の銀河であり、銀河の星分布も星形成領域も銀河の形を留めていない。ID=10はMCG-05-12-006であり、大き

く銀河の形が歪められているわけではないが、連続光の形態はバルジが卓越しているのに対して星形成領域が広がっ

た形態をしている。また、ID=38bは UGC12915で UGC12914により強い相互作用を受けている銀河である。星の

分布としてはバルジもはっきりみえるが、バーの末端にも星が分布しており、そこでは活発な星形成が行われている。

こうした、強い相互作用や衝突合体銀河が Figure 4.14の相関から外れた場所に分布しやすい傾向にある。
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　 CLが小さい領域では、CC と CLはよい相関を示すが、CL>4ではその分散が大きくなる。こうした違いが何に起

因するのかを詳しく見るために、以下のように 2つのグループに分けてその特徴を見てゆくことにする。

• Group-A ( 4≤CL)　 CL が大きく、CC も比較的大きいもの

• Group-B ( 4>CL)　 CL は小さく、CC と CL が相関しているもの

Figure 4.15. （左図）Figure 4.14を GroupA,Bで色分けしたもの (右図)Figure 4.14を銀河のタイプ (スター

バースト銀河、LINER, セイファート 1,2、不明)で色分けしたもの

2つのグループに分けた様子を CC-CL 図にて表現したものが Figure 4.15の左図である。また、これらのグルー

プに分けが、銀河の活動性と関係あるかを見た図が Figure 4.15の右図である。この図からは２つのグループ間で、

銀河の活動性に大きな違いは見られない。
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Figure 4.16. SFRIRと SFRPaαの比較図において、2グループを色分けしたものが左図で、活動源の違いを色分け

したものが右図

Figure 4.17. 左図）GroupA,Bで色分けしたもの (右図)銀河のタイプ (スターバースト銀河、LINER, セイファー

ト 1,2、不明)で色分けしたもの

　 Figure 4.16に赤外線による星形成率と Paα輝線による星形成率の相関図活動性とグループA/Bで色分けして

示す。活動性或いはグループ間で特徴的な分布の差は見られない。

　 Figure 4.17連続光光度（星質量を反映）と、SFR を連続光で割った値 (比星形成率を反映) を示す。これも、活

動性或いはグループ間での分布の差は見られなかった。
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星形成率と CC、CL の関係

　 Figure 4.18の分布図では、特に特徴的な分布が見られなかった。

　 Figure 4.19ここで、では 2つのグループ A/Bが分離しているのが分かる。

Figure 4.18. 星形成率と連続光の中心集中度 (CC)の分布

Figure 4.19. 星形成率と Paα輝線の中心集中度 (CL)の分布

　まずグループ Aと Bに共通して、SFRが大きくなると CLが大きくなる傾向が見られる。CLが大きくなるとい

うことは、輝線の分布がより中心に集中している。

　次に、Aグループと Bグループの違いについて考察してゆく。星形成活動が活発に行われているところでは、分子

ガス密度も高いと考えられる。すなわち、CLは、間接的にガスの分布の中心集中度を見ていることにあたる。一方、

CCは銀河の星の分布 (ポテンシャルの分布)の中心集中度を見ていることになる。すると Aグループは、ガスの分布

も星の分布も中心集中度が高い、あるいは楕円銀河的な分布をしているのに対し、Bグループは、星の分布もガスの

分布も中心集中度が低く、exponential disk的、あるいは乱された分布をしていると考えることもできる。以下 Aグ

ループを「コンパクトモード」、Bグループを「メインモード」と呼ぶことにする。

　星形成率を横軸に取ると、コンパクトモードもメインモードもきれいに分かれている。このモード間には天体が存

在していないため、このモードの違いは銀河の進化段階などの時系列によるもというよりは、何らかの要因による星

形成活動のモードの違いであると考えられる。ここで、コンパクトモードを系統的に SFRを低く見積もっていると
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いう可能性が考えられるが、Figure 4.17に相関関係が無いことから考えにくい。また、AGNなどの活動源の違い

に特徴がないか見てみたが、これも Figure 4.15にて特徴的な分布は示していなかった。

そこで、　これらのモードの違いは、元となる銀河のポテンシャルの形の違いによるものであるかもしれない。銀河

のポテンシャルが、中心集中した楕円銀河のような分布をしており、ガスの分布も中心集中しているような銀河と、

ポテンシャルの分布もガスの分布も広がっているような銀河とでは、その星形成のモードが違う可能性がある。

　また、コンパクトモードは SFRが約 30M�yr
−1 より高いものがいない。星の分布もガスの分布も中心集中が強い

と、大規模な星形成活動を起こしにくく、より活発な星形成活動を行うためには、星の分布とガスの分布がある程度

広がっている必要があることを示唆しているのかもしれない。

　



第5章 まとめ

5.1 結論

1.　 miniTAO/ANIR 地上 Paα輝線観測において、本研究で用いた大気吸収補正方法を用いれば、Paα輝線のフ

ラックスを数 ∼10%程度の精度で求めることができることが分かった。

2.　 SFRIR と、SFRPaα−corr は大局的に一致する

ただし、SFRPaα−corr はシステマティックに SFRIR よりも小さい傾向がみられる。淡い広がったフラックスの取り

こぼしでは説明がつかないが、RV の値が大きければ説明がつけられるかもしれない。

3.　 C-Indexを用いた中心集中度の解析において、銀河の活動性との相関は見られなかったが、SFRPaα−corr と CL

には相関があった。

ここから、LIRGsの星形成は大きく分けて 2つのモードがあることが分かった。1つは、星も輝線領域も中心集中度

が高い「コンパクトモード」で、もう一つが、星も輝線領域も中心集中度の高くない「メインモード」である。こう

した星形成のモードの違いは、元となる銀河のポテンシャルの形の違いによるものであるかもしれない。銀河のポテ

ンシャルが、中心集中した楕円銀河のような分布をしており、ガスの分布も中心集中しているような銀河と、ポテン

シャルの分布もガスの分布も広がっているような銀河とでは、その星形成のモードが違う可能性がある。
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Rodŕıguez-Zauŕın, J., Arribas, S., Monreal-Ibero, A., Colina, L., Alonso-Herrero, A., & Alfonso-Garzón, J. 2011,

AA, 527, A60

59
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付 録A 観測天体一覧
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付 録B 大気吸収モデル結果
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NGC 23 NGC 34 NGC 232

IC 1623A/B ESO 244-G012 UGC 2238

IRAS F02437+2122 UGC 2982 NGC 1614

MCG -05-12-006 NGC 1720 ESO 557-G002

IRAS F06592-6313 NGC 2342 ESO 320-G030
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NGC 4922 MCG 03-34-064 NGC 5135

NGC 5257/8 IC 4518A/B IC4687/6

IRAS F18293-3413 ESO 339-G011 NGC 6926

IC 5063 ESO 286-G035 ESO 343-IG013

NGC 7130 IC 5179 ESO 534-G009
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NGC 7469 CGCG 453-062 NGC 7591

NGC 7678 MCG -01-60-022 NGC7771

MRK 0331 UGC12914/15
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