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電波領域を考慮した銀河スペクトルエネルギー分布モデルの構築

永田 拓磨 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

波長ごとのエネルギー分布をスペクトルエネルギー分布 (SED)と呼ぶ。SEDから、単位時間当たりに形成

される星質量を示す星形成率 (SFR)や星質量など銀河の物理量が推定でき、銀河の SEDモデルを構築する

ことは物理量を求める上で重要である。

先行研究で、ダストによる星の放射に対する吸収および再放射を考慮することにより、化学進化と整合的な

銀河 SED進化モデルが紫外線から赤外線までの波長で構築されている。一方、電波領域ではシンクロトロ

ン放射、熱的制動放射、線スペクトル、21cm線があり、銀河にとって重要な要素を含むが、紫外線から電

波までの波長の銀河 SED進化モデルはいまだ構築されていない。

シンクロトロン放射や熱的制動放射によって得られる電波領域での連続スペクトルも SFRと深い関係があ

り、紫外線や赤外線と組み合わせることでより正確な SFRを調べることができる。本研究では先行研究で得

られた紫外線から赤外線までの銀河 SED進化モデルを用いて、電波領域まで拡張した銀河 SED進化モデル

を構築した。構築したモデルを系外銀河のM51の観測データと比較し、モデルの妥当性について述べる。

1 Introduction

銀河はあらゆる波長の放射源である。例えば OB

型星による紫外線の放射、ダストによる赤外線の再

放射がある。一方電波領域では超新星残骸の相対論

的電子によるシンクロトロン放射、HII領域のプラ

ズマによる熱的制動放射、分子雲内の COなどによ

る分子輝線スペクトル、中性水素による 21cm線が

あり、銀河にとって重要な要素を含む。紫外線から

電波までの波長の銀河 SED進化モデルを構築するこ

とは、SFRなどの銀河の物理量を正確に求める上で

重要である。

銀河の SEDモデルを構築するためには、銀河を構成

する星やガス、ダストのスペクトルを足し合わせる

必要がある。これらのスペクトルは銀河が形成され

てから、銀河がたどってきた進化を仮定することで

導出できる。つまり、SEDモデルを構築するために

は、初期質量関数や星の個々のスペクトルだけでは

なく、銀河進化を考慮する必要がある。特に銀河の

SEDに関連して重要なのは化学進化である。これは、

銀河内の星が内部の核融合反応により金属を形成し、

超新星爆発や恒星風により、金属が宇宙空間に放出

されることで銀河の化学組成が変化していく現象の

ことである。

先行研究で、ダストによる星の放射に対する吸収お

よび再放射を考慮することにより、化学進化と整合

的な銀河 SED進化モデルが紫外線から赤外線までの

波長で構築されている (河北 2015)。

2 Preceding Model

本研究で使用する先行研究のモデルについて紹介

する。

銀河の進化 SEDモデルは星形成史 (SFH)を仮定し、

計算コード PEGASE (Fioc & Rocca 1997)を用い

て、銀河が形成してからの星の進化を計算し導出する。

今回、初期質量関数 (IMF)はKroupaIMF (Kropapa

2001)を使用する。ダストによる減光は、Cardelli et

al. (1989)、Calzetti et al. (2000)の減光曲線を採用

し、減光を考慮した SEDを計算する。ダストによる

再放射は、Dale & Helou (2002)の経験的なモデルを

採用し、ダストによって減光したエネルギーを保存

しながら放射するとした。

このモデルでは、星から放出された、重元素を含むガ

スが瞬時に周りのガスと混ざり合い、銀河内の物質
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分布が一様となる one-zoneモデルを採用している。

このモデルにおいて SEDを決定する重要なパラメー

タはSFH、銀河が形成してから経過した時間 t [Myr]、

ダストを温める輻射場の性質を示すパラメータ β で

ある。簡単のために SFHは

SFR = p2
exp (−t/p1)

p1
(1)

と指数的に変化するものを使用する。p1 [Myr]はス

ケールハイト、p2/p1が銀河形成時 (t = 0)の SFR

を示している。β は 0.0625∼4.000までの値をとり、

小さいほど星形成が活発な領域を示す。
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図 1: 紫外線から赤外線までのモデル: p1 = 5 ×
104 Myr, p2 = 3.06 M⊙, t = 4500 Myr, β=1.5625

3 Methods

紫外線から赤外線までの銀河の SEDモデルを電波

領域まで拡張する。電波領域の連続光放射機構は、熱

的制動放射およびシンクロトロン放射である。これ

らについて以下にまとめる。

3.1 熱的制動放射

星間空間における主成分は水素であり、電離水素

領域では陽子と電子に電離し、プラズマ状態にある。

このとき電子はクーロン力によって加速され、電磁

波を放射する。この電磁波を熱的制動放射もしくは

自由自由遷移と呼ぶ。光学的に薄いところでは、光

度は電離光子の割合に直接関係し、Kennicutt (1998)

の式が用いられる。

Q(H0) = 6.3× 1025 T−0.45
e ν0.1 LT

ν (2)

ここで、Q(H0) [s−1]は 1秒間に放出される電離光

子の数である。Te[10
4 K]は電子の温度、ν[GHz]は

周波数、LT
ν [erg Hz−1 s−1]は熱的制動放射の光度を

示す。Q(H0)は星形成と密接な関係があり、Rubin

(1968)の式を用いる。

SFR = 7.29× 10−54Q(H0) (3)

ここで SFR [M⊙ yr−1]は星形成率を示す。式 (2)、

(3)を用いて、

LT
ν = 2.27× 1026 T−0.45

e ν0.1SFR (4)

が得られる。

3.2 シンクロトロン放射

シンクロトロン放射は、光速に近い速度を持った

高エネルギー電子が磁場と相互作用して放射される

電磁波である。銀河の高エネルギー電子は超新星残

骸に存在している。大質量星の超新星爆発は星形成

とほぼ同じタイムスケールなので、シンクロトロン

放射は星形成率と関係づけることができ、Condon &

Yin (1990)の式を用いる。

SFR = 8.63 ṄSN (5)

ここで、ṄSN [yr−1]は 1年間に起きる II型超新星爆

発の数である。超新星爆発と光度の関係は Leitherer

et al. (1999)を用いる。

LNT
ν = 1.3× 1030 ṄSN ν−α (6)

ここで α はシンクロトロン放射のべき指数であり、

銀河では 0.5 ≦ α ≦ 1.0 の値をとるとされている、

LNT
ν [erg Hz−1 s−1]はシンクロトロン放射の光度を

示す。式 (5)、(6)を用いて、

LNT
ν = 1.51× 1028ν−αSFR (7)

を得られる。

電波領域の光度Lν [erg Hz−1 s−1]は式 (4)、(7)から

Lν = LT
ν + LNT

ν (8)

= (2.27× 1026 T−0.45
e ν0.1 + 1.51× 1028 ν−α) SFR
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である。以上より、電波領域の SEDにおいて重要な

パラメータは Te、α、SFRである。これを用いて電

波の銀河の SEDモデルを構築し、先に述べた紫外線

から赤外線までの先行研究のモデルに足し合わせる

ことで、銀河進化 SEDモデルを拡張する。

4 Data

構築した銀河進化 SED モデルに系外銀河である

M51の観測データをフィッティングする。使用する

データは表 1である。

表 1: M51観測データ

λ λLλ error Reference
[Å] [erg s−1 M−1⊙ ] [%]

2.00× 103 2.04× 1033 ±31 [1]

6.00× 104 3.98× 1031 [2]

2.50× 105 1.90× 1033 ±15 [3]

6.00× 105 4.93× 1033 ±15 [3]

8.26× 105 4.43× 1033 [3]

1.03× 106 4.25× 1033 ±8 [4]

1.70× 106 2.82× 1033 ±13 [4]

3.50× 106 9.23× 1031 ±15 [5]

4.50× 106 3.26× 1031 ±15 [5]

8.00× 106 <2.37× 1030 [5]

3.57× 108 2.28× 1028 ±33 [6]

6.12× 108 2.66× 1028 ±33 [6]

2.14× 109 1.77× 1028 ±7 [6]

[1](Donas et al. 1987),[2](Lutz et al. 2004),[3](Rice

et al. 1988),[4](Tuffs & Gabriel 2003),[5](Eales et

al. 1989),[6](Dumas et al. 2011)

5 Results

5.1 モデル構築

式 (9)を用いて電波領域の SEDモデルを構築した。

図 2に示す。電波の短波長側 (< 108 Å)では、熱的

制動放射が顕著であり、長波長側 (> 108 Å)では、シ

ンクロトロン放射が顕著である。この電波の銀河の

SEDを用いて、紫外線から電波まで拡張したモデル

が図 3である。電波領域の傾きは遠赤外線の傾きよ

り緩やかである。

1e28

1e29

1e30

1e31

1e6 1e7 1e8 1e9 1e10

λ
L
λ
 [

e
rg

 s
-1

 M
o·
-1

]

λ [Å]

free-free
synchrotorn

radio-radiation

図 2: 電波領域の SED : α = 0.75, Te =

104 K, SFR = 6.0× 10−10 M⊙ yr−1
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図 3: 電波領域まで拡張した SED : α=0.75, Te =

104 K, SFR=6.0 × 10−10 M⊙ yr−1, p1 = 5 ×
104 Myr, p2 = 3.06 M⊙, β = 1.5625, t = 104 Myr

シンクロトロンのべき指数 α、電子の温度 Teは時間

よって変化せず一定であると仮定し、銀河形成から

100 Myr、1000 Myr、10000 Myrでの SEDモデル

を比較したものを図 4に示した。電波領域での SED

は時間によって変化しているが、これは式 (9)から

わかるように SFRに依存しており、SFH(式 1)に強

く依存する。

5.2 モデルフィッティング

M51 の観測データに構築した銀河進化 SED モ

デルをフィッティングした。α は 0.5∼1.0、β は

0.0625∼4.0000、SFH は式 (1) の p1, p2 を変化させ

た。Teは 104 Kを用いた。その結果を図 5に示した。

すべての点においてモデルと観測データが一致した

わけではないが、多くの点で観測データを再現する

モデルを構築できた。
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図 4: SED モデル時間変化 : α=0.75, Te = 104

K, p1 = 104 Myr, p2 = 1.36 M⊙, β = 1.5625
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図 5: M51 観測データとベストフィットモデ

ル: α = 0.764, Te = 104 K, SFR = 4.66 ×
10−11 M⊙ yr−1, p1 = 5 × 104 Myr, p2 =

3.06 M⊙, β = 1.5625, t = 1.2× 104 Myr

6 Conclusion & Future Works

本研究では、電波領域の連続光の発生機構である

熱的制動放射およびシンクロトロン放射を考慮し、先

行研究の紫外線から赤外線までの銀河進化 SEDモデ

ルを電波領域まで拡張した。実際にM51の観測デー

タに、構築した銀河進化 SEDモデルをフィッティン

グさせ、観測データを再現した SEDモデルを構築で

きたことを確認した。これにより、より多くの波長

のデータを用いてモデルのフィッティングが可能にな

り、正確に銀河の物理量を求めることが期待される。

しかし、フィッティングの精度には課題がある。これ

は、使用する波長が多くなり、多くのパラメータを

考慮する必要があるためである。フィッティングの

精度をあげるためには具体的に、今回使用した 1つ

だけの SFHモデルだけではなく、他のモデルを用い

てより正確な SEDモデルを構築する必要がある。ま

た、今回シンクロトロンべき指数 α、電子温度 Teを

時間に依存せず一定と仮定したが、時間の依存につ

いても議論する余地がある。

今回は用いたデータはM51のみであったが今後、他

の系外銀河のデータも用いてモデルの妥当性、汎用

性を検証していく。
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