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準解析的モデルを用いた活動銀河核におけるダスト減光効果の研究

白方 光 (北海道大学大学院理学院 宇宙理学専攻)

Abstract

我々は準解析的銀河形成モデルである, New Numerical Galaxy Catalogue (ν2GC) を用いて超巨大ブラッ

クホール (SMBH) と銀河の共進化について理論的に研究している. 準解析的銀河形成モデルでは, ダークマ

ターの空間分布をダークマターのみの N 体シミュレーションで計算し, バリオンが関わる部分については観

測や数値シミュレーション・解析解を元にモデル化している. そのため, 宇宙論的流体シミュレーションに

よる銀河進化研究よりも格段に広い計算体積を取ることができ, 統計的研究に優れている. 特に活動銀河核

(AGN) などの、空間密度が低い天体の研究には強力な武器となる. これまで私は, AGNの中で最も明るいク

ラスであるクェーサーのダスト減光効果を研究してきた. クェーサーが質量比の大きな銀河合体によってト

リガーされるとして, 合体後のクェーサー母銀河に存在するダストがクェーサーの減光にどの程度寄与するの

かを調べた. その結果、我々の準解析的銀河形成モデルが銀河の観測結果を説明できるのならば, 母銀河のダ

ストによって, クェーサーは可視光 (B-band) で約 2等級ほど暗くなることがわかった.しかし観測はクェー

サーにおけるダスト減光の効果は統計的には無視できるほど小さいことを示唆している. 今回は, クェーサー

だけでなく暗い AGNをトリガーする物理過程も考慮した上で, 母銀河のダスト減光が AGNにもたらす影響

を調べた. 観測と比較する際はダストによる減光は無視できると考えられている硬 X 線と可視光 (B-band)

の光度関数を用いた. 今回は z < 2 の結果を発表する. また, クェーサーについてはダスト減光を弱めるため

に必要なプロセスも議論する.

1 Introduction

SMBHと母銀河の共進化について探るため, SMBH

に質量が降着することで明るく光る活動銀河核

(AGN) の研究が盛んに行われてきた. 観測では可

視光だけではなく, X 線や赤外線, 電波観測によって

ダスト減光やコンプトン吸収によって特定の波長域

で検出できない AGNも含めた統計的な議論が可能

になってきている.

AGN は可視光で観測できるかどうかという観点

から 1型 (unobscured)・2型 (obscured)と分類され

ることが多い. この 2型 AGNの存在割合について

の研究は, 多波長の AGN観測によって実現される.

例えば Hopkins, Richards, & Hernquist (2007) で

は, AGN の SEDを仮定し, X 線, 可視光, 赤外線の

AGN光度関数を bolometric 光度関数に焼き直すこ

とでX 線で観測されていて可視光で受かっていない

2型AGNの割合は過半数から 8割程度であると報告

している.

AGNについての理論研究は, 主に数値シミュレー

ション・準解析的モデルという相補的 2手法を用い

て行われてきた. しかし, AGNのダスト減光につい

ての理論的示唆はまだ乏しい.

例えば Fanidakis et al. (2012)の準解析的モデル

を用いた研究では, Hopkins, Richards, & Hernquist

(2007)の観測的に調べられた 2型 AGNの存在割合

や各波長光度を bolometric 光度に焼き直す式を使っ

てAGNの性質を議論しており, 彼らの準解析的銀河

形成モデルから得られる母銀河周辺のダスト分布は

使われていないため AGNモデルと銀河形成モデル

が整合的に取り扱われていない.

私はこれまで準解析的銀河形成モデルで, AGN光

度関数にダスト減光が及ぼす影響について研究して

きた (Shirakata et al. 2015). 私の研究は銀河形成

モデルから直接求められる母銀河に存在するダスト

量から減光の大きさを調べ, 観測されているAGNの

特性がどのようなメカニズムで現れているのかにつ

いて理論的観点から示唆を与えることを目的として

いる.
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Shirakata et al. (2015)では円盤を持たない銀河に

存在する AGNをトリガーすると考えられている物

理過程 (銀河のmajor merger) のみを考えていた. 1

型の AGNに分類されるものの多くはこのような円

盤を持たない銀河に存在しており, ダスト減光効果

は無視できるほど小さいと考えられている. しかし

我々のモデル (“Numerical Galaxy Catalogue”; ν GC

Nagashima et al. (2005))では母銀河のダスト減光に

よって本来の光度から 2等級ほど暗く見えるAGNが

多く存在し, 観測のAGN光度関数を再現できないこ

とがわかった.

今回の研究では, 星形成を活発に行っている渦巻銀

河のような形態の銀河に存在する AGNも考慮した

モデルを構築した. 2型AGNの母銀河の過半数は円

盤をもち, 星形成を活発に行っている銀河であると言

われており (Villarroel 2014), 2型 AGNの中には銀

河円盤に存在するダストが減光に大きく寄与してい

ると示唆されているものもある (Rigby et al. 2006).

このような 2型 AGNも含めて AGN母銀河のダス

トが AGN光度関数に与える影響を調べた結果を報

告する.

2 Methods

私はダストに埋もれた AGNの存在割合を理論的

に調べるべく, 準解析的銀河形成モデル “New Nu-

merical Galaxy Catalogue” (ν2GC; Makiya et al. (in

prep.)) の SMBH 成長史モデルを改良した. ν2GC

は “Numerical Galaxy Catalogue” (νGC; Nagashima

et al. (2005)) のアップデート版で, 銀河形成モデル

やAGNフィードバックモデルを改良したモデルであ

る. ダークハローの成長・進化を計算するN 体シミュ

レーションはPlanckで得られた宇宙論的パラメータ

(Planck Collaboration et al. 2014)を用いて新たに計

算されたものを使っており, その計算体積・解像度は

世界最高を誇る (Ishiyama et al. 2015). 今回用いた

N 体シミュレーションの計算体積は 280h−1[Mpc3],

粒子数が 20483, 粒子質量が 2.2× 108[h−1 M⊙]であ

る. 本論文で宇宙論パラメータは Ω0 = 0.31,Ωb =

0.048, λ0 = 0.69, h = 0.68, ns = 0.96, σ8 = 0.83. 以

下では SMBHの形成・進化に関連する部分について

モデルの概要を述べる.

2.1 Merger of Galaxiesi and mass ac-

cretion to SMBHs

ダークハローの合体の後, 同じダークハロー内に存

在する銀河同士の合体が起こる. ν2GCでは合体する

ダークハローのうち最も重いダークハロー中に存在

する最も重い銀河を合体して新しくできたハローの

中心銀河とし, それ以外の銀河は衛星銀河とみなす.

銀河同士の合体は, 力学的摩擦によって衛星銀河が中

心銀河と合体する場合と衛星銀河同士のランダム衝

突を考えている. どちらの場合も銀河同士の衝突は

major merger と minor mergerの 2つに分類される.

合体する 2 つの銀河の質量をそれぞれ

m1,m2(m1 > m2) とする。major merger は

m2/m1 > fbulge (fbulge はフリーパラメータで本研

究では fbulge = 0.46) を満たす合体を指し, major

merger が起こると銀河円盤は完全に破壊され, バル

ジで爆発的星形成が起こり, 銀河が保持していたす

べての cold gas はこの爆発的星形成によって使い

果たされるが, 一部の cold gasが SMBHに降着し,

AGNを発現させる.

minor merger は m2/m1 ≤ fbulge を満たす合体で

ある. これまでの ν2GC モデルでは, minor merger

時に爆発的星形, SMBHへの cold gas降着は起きな

いとしていた. これは円盤をもつ銀河で AGNが発

現しないことを示している. しかし AGNの過半数

は円盤をもつ銀河に存在することが示唆されている.

そのため今回は以下のように, minor merger時でも

爆発的星形成が起き, SMBHへの質量降着が起きる

モデルを考えた.

minor merger が起きると, 合体する銀河のうち

小質量 (m2)の銀河はすべて大質量銀河のバルジに

吸収される. 大質量銀河の円盤に存在する星 (質量

Mst,disk), cold gas (質量 Mcold,disk)は以下の割合で

バルジに降着する.

∆Mst =

(
m2

m1

)αdisk

Mst,disk (1)

∆Mcold =
1

e− 1

(
exp

(
m2/m1

fbulge

)
− 1

)
(2)

αdiskはフリーパラメータで, 本研究では αdisk = 1に

固定した.
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銀河合体によってバルジに流れ込んだ cold gasは

爆発的星形成によって使い果たされる. この爆発的星

形成でできた星質量∆Mst,burst に比例する量の cold

gasが SMBHに降着すると考える. 1度の爆発的星

形成で SMBHに降着するガス質量 Macc は,

Macc = fBH(m2/m1)∆Mst,burst (3)

と表される. ここで fBH はフリーパラメータで, 本

研究では 0.013とした.

2.2 AGN luminosity

AGNの bolometric 光度は以下のように計算する.

Lbol(t) =
ϵbolMaccc

2

tlife
exp(−t/tlife) (4)

cは光速, 放射効率 ϵbolは 0.1に固定している. AGN

の lifetime, tlife は銀河の dynamical time tdyn を用

いて tlife = flifetdyn とし, flife は z ∼ 2.0での hard

X 線光度関数が観測を再現するように値を設定する

(本研究では flife = 1.5).

bolometric 光度に対する各バンド光度の割合は

bolometric光度の関数として, Marconi et al. (2004)

で与えられる式を用いる.

log[Lbol/L(2–10 keV)] = 1.54 + 0.24L+ 0.012L2

− 0.0015L3,

log[Lbol/νBLνB ] = 0.80− 0.067L+ 0.017L2

− 0.0023L3,

(5)

ここで L = (logL−12), Lbol は L⊙を単位とする.

3 Results

本研究では, Makiya et al. (in prep.)で新たに導入

された Markov-Chain Monte Carlo (MCMC)法を

用い, 近傍の r, K-bandの銀河光度関数と HI質量関

数, バルジ質量 - BH 質量関係が観測と整合的になる

ようにフリーパラメータを決めている.

AGN光度関数については z ∼ 2での hard X 線光

度関数 (図 1) が観測に合うように flife の値を決め
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図 1: z ∼ 2.0 における hard X 線の AGN 光度関数. 赤線が
モデルから求めた光度関数で NH > 1024[cm−2] を満たす AGN
は Compton thick で観測できないとして除外してある. 青のエ
ラーバー付きの点が Ueda et al. (2014) の観測データ.

た. しかし今回のモデルでは hard X 線で暗い AGN

が多く出来すぎていることが分かる.

次に同じく z ∼ 2 でのB-band 光度関数を 図 2に

示す. 黒が母銀河のダスト減光を考慮しなかった場

合のモデルの線で, 赤が母銀河のダスト減光を考慮し

た場合のモデルの線である.

この図 2 に示した 2 つの観測データのうち青は

Croom et al. (2009) で得られた UV 光度関数を

M1450 = MB + 0.7043 の関係を用いて B-band に

変換したもので, オレンジは図 1 でも示したUeda et

al. (2014) の hard X 線の観測データを式 5 を使っ

て B-band 光度関数に変換したものである. この観

測データの比較から, hard X 線で観測されているが

B-bandで受かっていないAGNが B-band で受かっ

ているものの 8倍以上存在ことが見て取れる. 今回

の私の結果はダスト減光が効いて hard X 線では受

かるがB-bandでは見えないAGNがほとんど存在せ

ず, B-band光度関数を観測と整合的に説明できない.

4 Discussion and Summary

私は準解析的銀河形成モデル ν2GCを用いて, minor

merger にトリガーされる, 円盤をもつ銀河に存在す

るAGNをモデル化し, AGN母銀河のダストがAGN

光度関数に及ぼす影響を調べた. その結果, AGN母

銀河のダストによる減光効果はほとんどないが, B-

band で観測できるAGNが出来すぎており観測と矛
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図 2: z ∼ 2.0 における B-band の AGN 光度関数. 黒と赤の
実線がモデルから求めた光度関数で, それぞれ母銀河のダストによ
る減光を考慮しない場合と考慮した場合である. (グレーの領域は
1σ エラー.) 青のエラーバー付きの点は Croom et al. (2009) の
観測データでM1450 = MB +0.7043の関係を用いて変換してい
る. オレンジのエラーバー付きのデータは Ueda et al. (2014)の
hard X-線の光度関数を Marconi et al. (2004) の bolometric
correction を使って B-band 光度関数に変換したもの.

盾することが分かった. これは母銀河以外に存在す

るダストが AGN光度に大きな影響を与えることを

示唆していると考えられる. 候補としては降着円盤

周辺のトーラス状構造が挙げられる.

図 3 で AGN の Absorbed fraction を hard X 線

光度の関数として表した. モデルは観測で示唆され

るより absorbed fractionが小さいことからも AGN

周辺にガスやダストの量を過小評価していることが

分かる. この absorbed fraction の観測との不一致

も, トーラス状構造の導入で改善されることが期待さ

れる.

Shirakata et al. (2015) のモデルでは母銀河のダス

ト減光が無視できず, 観測と矛盾が生じていたが今回

のモデルでは母銀河のダストによる減光はほとんど

効かなかった. これは近傍の銀河の観測とモデルを

整合的にするために 超新星爆発によるフィードバッ

クを Shirakata et al. (2015)のモデルの約 100倍の

強さで入れているためだと考えられる.
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図 3: z ∼ 2.0 における AGN の absorbed fraction. 赤の実
線がモデルから求めたもので, 母銀河の NH が 1024[cm−2] 以上
のものが AGN全体のうちどのくらいの割合を占めるのかを示し
ている. 青のエラーバー付き観測データは Ueda et al. (2014) よ
り (1 < z < 3).
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