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Abstract

銀河の進化を考える上で，さまざまな時代の星形成を正確に評価することは本質的に重要である．大質量星
が放射する紫外線と，ダストから放射される遠赤外線の両方を用いることによって，正確な星形成率を得る
ことができる．本研究では，空間分解された近傍銀河（15-25Mpc）について GALEXと Herschel SPIRE

の撮像データから星形成率を，また SDSSと 2MASSの撮像データを用いて星質量を見積もった．メッシュ
ごとに星質量の密度と星形成率の密度の関係を調べ，それらが正の相関を持つことと，その関係が３種類に
分類できることが分かった．今回は，３種類の分類がどのようなスケールで発生するのかを探るため，銀河
を大きなスケールから小さなスケールへと分解していき，星質量密度と星形成率密度の関係を調べた．また，
星形成率と，紫外線の吸収の強さを表す指標である赤外超過（IRX），紫外線のスペクトルエネルギー分布
の傾きを表す β の関係も調べた．

1 Introduction

現在，宇宙には様々な種類の銀河が存在しており，
銀河の物理量は時間発展していることが分かってい
る．銀河の形態や化学組成，星形成活動など，様々
な量が進化しており，活発に研究が行われている．
近年，銀河の星形成活動の進化を探る研究として，
星形成率と星質量の間のタイトな関係（星形成主系
列）が注目を浴びている．最近の研究によって，赤
方偏移によって星形成主系列が変化することや星形
成をしていない銀河やスターバースト銀河は星形成
主系列を満たさないことが分かっており，さらに詳
しい研究が進められている．
本研究では，空間分解された銀河の撮像データを
用いて，メッシュごとに星質量と星形成率の関係を
求めることを目的としている．
銀河の星形成率は，寿命の短い大質量星 (寿命

106−8 yr) の数を観測から求めることで計算するこ
とができる．この大質量星は，紫外線領域にピーク
を持つ光を放射する．そのため，初期質量関数を仮
定することにより，観測された紫外線量からその領
域の星の数ないし質量を推測することができる．
一方で，星形成を活発に行っている領域ではダス
トと呼ばれる 1µm以下の固体微粒子が形成されてお
り，そのダストが紫外線放射を吸収し遠赤外線で再
放射する．そのため UVの観測データのみから星形

成率を推定すると過小評価してしまう可能性がある
ので，本研究において星形成率はUVと FIRの両方
を考えて見積もった．
さらに，銀河の物理量を考える上ではダストの減光

曲線もまた重要となっている．この減光曲線の評価方
法として，Meurer et al.(1999)で提唱された IRX-β

関係が広く用いられている．本研究では，その分布
についても調べた．

2 Observations

本 研 究 で は ，GALEX(紫 外 線)，Herschel

SPIRE(遠赤外線)，2MASS(近赤外線)，SDSS(可視
光) の撮像観測のデータを用いて解析を行った．サ
ンプルは，Herschel Reference Surveyのカタログに
準じた．また，このカタログは K バンドで十分な
SNを持つものであり，15 Mpc∼25 Mpcの距離にあ
る銀河を対象にしたものである．

3 Application to Sample

3.1 Stellar Mass Estimate

銀河の星質量は，以下の式から求めた．Bell et al.

(2003)はカラーとM∗/Lの関係を，PEGASE (Fioc
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& Rocca-Volmerange 1997) modelを用いて

log
M∗/LK

M⊙/L⊙,K
= aug + bug(u− g) (1)

と表した．M∗ は星質量，LK はK バンド (2.2µm)

における光度，M⊙ は太陽質量，L⊙,K はK バンド
における太陽光度，u，gは SDSSの uバンド，gバン
ドにおける AB等級で定義されている．係数 aug と
bug は，Zibetti et al.(2009)において Chabrier IMF

を仮定し (aug, bug) = (−1.578, 0.739)と求められて
いる．

3.2 Star Formation Rate

星形成率とは，一定期間にどれぐらいの質量の星
が出来るかを表す量である．紫外線と遠赤外線の観
測量により，106−7年前から現在までに生まれたOB

型星の数を見積もることが可能となる．そこに初期
質量関数を導入し，106−7 年前から現在までに生ま
れた全ての星の数ないし質量を計算することで星形
成率を推定した．
太陽金属量，Salpeter IMF(Salpeter 1955)，108yr

以上で SFR が一定であることを仮定し，スペクト
ル進化種族合成モデル Starburst 99 (Leitherer et

al. 1999)を用いると，SFRは次のように表される
(Takeuchi et al., 2010a)．

log SFRFUV = logLFUV − 9.51 (2)

log SFRTIR = logLTIR − 9.75 + log(1− η) (3)

SFR = SFRFUV + SFRTIR (4)

ただし，LFUV = νLν(ν:振動数，Lν :光度密度)，
LTIR は 8 − 1000µm にわたる光度と定義されてい
る．LTIRをどのようにして計算したかは次の節に記
述する．

3.3 Correlation between LTIR and

LSPIRE

SFRTIRを計算するためには，8− 1000µmにわた
る光度 LTIR が必要である．本研究では SPIREの 3

つのバンドのデータを用いて SFRを推測するため，

SPIREのデータと LTIRの関係を求めた．SPIREの
データに関して LSPIRE を次のように定義した．

LSPIRE = Lν(250)∆ν250 + Lν(350)∆ν350

+ Lν(500)∆ν500 (5)

ここで∆ν とは SPIREのバンド幅である．
また，Galametz et al.(2012)において，11個の銀

河についてMIPS，IRAS，PACS，SPIREの 4つの
遠赤外線観測でフラックス密度を求めている．よって，
この論文のデータを用いて LSPIREを用いて LTIRと
の関係を求めていく．
LTIR を出す手順は以下のようになる．

1. ある銀河について，遠赤外線のデータを
two modified blackbody model(Galametz et

al.2012)でフィットする
2. フィットした結果を 8 ∼ 1000µmの範囲で積分
し，LTIR を出す．

3. この銀河について観測量 LSPIRE を出す．
4. １～３の作業を 11 個の銀河について行い，

LSPIRE と LTIR の関係をみる．

two modified blackbody model(Two-MBB

model)とはダストを二つの一定の温度だと仮定し，
フラックス密度を二成分ダスト (cold dust & warm

dust) の黒体放射の足し合わせで表す方法である．
NGC337を例にあげて，どのように LTIR を計算

したかについて説明する．この銀河についてのデー
タをプロットし，Two-MBB modelでフィットした
のが図 2である．また，サンプルの銀河全てについ
て同じ作業を行い，横軸に LSPIRE，縦軸に LTIRを
取ると図 2のようになる．

図 1: NGC337 における遠赤外
線の領域の SED． 図 2: LSPIRE と LTIR の関係．
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これより，ベストフィットは

logLTIR = 1.15590 logLSPIRE − 0.800479 (6)

と求められた．点線は，95%の予測区間である．

3.4 IRX and β

FUVの吸収の強さを表す IRXと，FUVの SED

の赤化の強さを表す β は，次のように定義される．

IRX = log

(
LTIR

LFUV

)
(7)

β =
log fFUV − log fNUV

log νFUV − log νNUV
(8)

ここで，fFUV，fNUVはFUV，NUVでの単位波長あ
たりのフラックス密度を表している．定義から IRX

はFUV光度とTIR光度（積分値）の比であり，IRX
が大きくなるほどダストによる紫外線の吸収が強い，
つまり減光量が大きいことを示している．同様にし
て定義から β は FUVの SEDの傾きを表しており，
βが大きいほどNUVに対して FUVがよく吸収され
ている，つまり減光曲線が紫外側に急激に増加して
いることを示している．

4 Results and discussions

結果は以下のようになる．

4.1 ΣM∗ and ΣSFR

まず，SFRとM∗ の関係は次のようになる．

図 3: SFR とM∗ の関係．

図 3から，星形成をしている銀河（渦巻銀河，不
規則銀河）と星形成をしていない銀河（楕円銀河）に
大きな差があることが分かる．一つだけE2型で星形
成銀河に入っているものがあるが，それは楕円銀河
に分類されてしまったBCD銀河（BCD銀河:青色コ
ンパクト矮小銀河 (blue compact dwarf galaxy) と
いい，高い星形成活動によって表面輝度が非常に高
くなった矮小不規則銀河のこと．）である．
ΣM∗ と ΣSFR の関係は図 4のようになった．図 4

図 4: ΣM∗ と ΣSFR の関係．

から，星形成銀河については，星質量の面密度が大
きくなるほど星形成率の面密度が大きくなる傾向が
あることが分かる．逆に，非星形成銀河については，
星質量の面密度の大きさのわりに星形成率は小さい
ということが分かった．
また，一つ一つの銀河について星形成率密度と星

質量密度の関係を見たとき，図 5のように S字型・
直線型・分類不可型の３種類に分けられることが分
かった．

図 5: ΣM∗ と ΣSFR の関係の特徴的な３つの形
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4.2 Σβ and ΣSFR and ΣIRX

まず，Σβ と ΣSFR の関係は次のようになった．

図 6: Σβ と ΣSFR の関係．

このように，Σβ と ΣSFRは負の相関を持つ．この
相関は SFRが大きくなればなるほどダストの量が多
くなり，NUVと比較して波長の短い FUVがより吸
収され，β の値が小さくなるというように解釈でき
る．次に，ΣSFRとΣIRXの関係は次のようになった．

図 7: ΣIRX と ΣSFR の関係．

このように，ΣIRXと ΣSFRは正の相関を持つ．こ
の相関は SFR が大きくなればなるほどダストの量
が多くなり，FUVを吸収し IRを再放射する量が多
くなり，IRXの値が大きくなると解釈できる．次に，
Σβ と ΣIRX の関係は次のようになった．

図 8: ΣIRX と Σβ の関係．

このように，ΣIRX と Σβ は正の相関を持つもの
とそうでないものがあるように伺える．Takeuchi et

al.(2012)などにあるように，銀河単位での IRX-β関
係は正の相関を持つはずである．ΣIRXと Σβ ではな
ぜ正の相関とそうでないものに分かれてしまうのか
については，今後考察していきたいと考えている．
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