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銀河進化研究は近年めまぐるしい進展を遂げている．その一因として世界の名だたる大望遠鏡に
相次いで導入された近赤外線の多天体分光装置の活躍は欠かすことができないだろう．近赤外線分
光観測は特に遠方の銀河の星形成率や星形成領域のガスの性質を調べるための強力な手段となる．
筆者らはすばる望遠鏡のファイバー多天体分光器FMOSを用いて5,600個以上の銀河の分光観測を
行った．これらの銀河ははるか遠方にあるため，われわれが観測するのは約100億年前の姿であ
る．大昔の宇宙では銀河は非常に活発に星形成を行っており，現在の宇宙に見られる銀河とはさま
ざまな点で異なっていることが明らかになってきた．本稿では筆者らの観測結果に基づき，主に銀
河内星間ガスの物理状態の赤方偏移進化について最新の研究成果を紹介する．

1. 銀河の進化と宇宙の星形成史

銀河は星の大集団であり，望遠鏡で観測すると
美しい姿を見せてくれる．明るさ，形，色などが
それぞれに異なり，さまざまな様相を呈している
ことがわかる．これら銀河の姿は不変的なもので
はなく時々刻々と変化している．天文学者はこれ
をしばしば「銀河は進化している」という．銀河
の進化は大きく二つのタイプに分けられる．一つ
目は形の変化に着目する．銀河は多数の星やガス
が重力によりまとまっている重力束縛系であり，
その形態（例えば渦巻きやバーなどの構造）は重
力による力学的な作用を受けて時間とともに変化
する．これを「力学的進化」と呼ぶ．二つ目は銀
河を構成している星やガスといった要素そのもの
の組成や性質の変化，およびそれに伴う色や明る
さといった観測量の変化に着目する．これを（広
義の）「化学進化」と呼ぶ．両者は互いに関連し

ているが本稿では主に後者の化学進化に焦点を当
てる．
星形成は銀河内の最も基本的な現象である．全
ての銀河は現在進行形で，あるいは過去におい
て，星を形成している．恒星の性質は主にその質
量で決まる．太陽のような小質量星は表面温度が
比較的低く，可視光や近赤外線で多くのエネル
ギーを放出している．質量あたりのエネルギー放
出率は低く，非常に長い時間輝くことができる
（ひとこえ100億年）．一方，太陽質量の8倍を超
えるような大質量星は表面温度が高く，エネル
ギーのピークが紫外線域に移る．エネルギー放出
効率が非常に高く，燃料である水素ガスをすぐに
使い果たしてしまうため寿命は短い（ひとこえ
1千万年）*1．
いま，多数の星が形成されたとしよう．初めは
大質量星から放出される光が卓越しており，その
星の集団は明るく青白く見えるだろう．しかし時

*1 実際には恒星の性質はその質量に応じて連続的に変化する．しかし恒星寿命の質量依存性が大きいため，銀河の時間
スケールに比べて十分に寿命が長い小質量星と十分に短い（つまり一瞬とみなすことができる）大質量星という二つ
の区分に分けて考えても銀河進化の描像として良い近似が得られる．
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間が経つにつれ質量の大きな星から順に寿命を迎
え小質量の星だけが残されることになる．そのた
め系全体は徐々に暗くなり，同時に放射エネル
ギーのピークが長波長側へ移動していく．つまり
色が赤くなっていくのである．これが銀河の星種
族とそれにより決まる銀河の色の進化の基本とな
る考え方である．
恒星はその内部で水素とヘリウムから原子番号
の大きい金属元素*2を合成する．寿命が長い小
質量星の内部で合成された金属は長くその恒星内
部にとどまる．一方，寿命が短い大質量星で生成
された金属はその恒星が寿命を迎えるとき超新星
爆発によって星間空間にガスやダスト（固体微粒
子）として放出される．星形成が進めば進むほど
銀河内の金属量は豊富になっていく．そのため金
属量は銀河進化の重要な指標となる（第4章）．
狭義では化学進化と言った場合，特にこの金属量
の時間変化を指す．
銀河は非常に明るいためはるか遠方の宇宙に
あっても観測することができる．大きな空間を考
え，その中に含まれるすべての銀河の星形成率
（1年間に形成される星の質量の合計）を合計し，
その空間の体積で割った値を宇宙の星形成率密度
という．遠方の銀河まで観測することで星形成率
密度を宇宙年齢の関数として調べることができ
る．長年の観測により明らかになってきた星形成
率密度の時間変化を図1に示した 1）．これを宇宙
の星形成史と呼ぶ．これによると現在の宇宙から
時間をさかのぼるにつれて宇宙全体の星形成は活
発になっていくことがわかる．100億年前には現
在の約100倍もの効率で星が形成されていたよう
である．また，個々の銀河を見ても，より遠方の
銀河ほど星形成率が高いということが観測により
示されている（詳しくは第3章を参照されたい）．
しかし，さらに時間をさかのぼると宇宙の星形成
率密度は低下していく．これはそもそも宇宙に存

在する銀河の数が減少するためであると考えられ
る．

2. 切り拓かれた赤方偏移砂漠

銀河研究者はそれぞれの興味に従い，あるいは
観測装置の特性を活かしてさまざまな時代の銀河
を研究している．しかし星形成ピーク期である赤
方偏移 z～1‒3の観測的研究には長年大きな問題
があった．
多くの銀河を一度に捉えるには撮像観測が有利
であるが個々の銀河の詳細な物理状態や正確な距
離（赤方偏移）を調べるためにはスペクトル分光
観測が不可欠である．従来より分光技術や観測装
置が成熟していた可視光帯にはHα, Hβ輝線や窒
素や酸素などの金属元素の輝線が見られる．これ
らの輝線はいずれも明るく観測が容易であり，銀
河の基本的な物理量である星形成率や金属量，ガ
スの物理状態を調べる指標としてよく確立されて
いる．しかし，赤方偏移が1を超えるような銀河
については，本来ならば可視光域に見られるこれ
らの輝線がわれわれに届くまでの間に近赤外線に
赤方偏移してしまう．近赤外線の分光観測は可視

*2 天文学では，しばしばヘリウム（He）より原子番号の大きな元素をひとまとめに金属元素あるいは重元素と呼ぶ．

図1 宇宙の星形成史．横軸は赤方偏移（上軸に現在
からさかのぼった時間），縦軸は形成率密度．
実線はさまざまな観測結果から推定されたも
のである 1）．
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光に比べて発展途上であったことから，赤方偏移
z～1‒3の銀河を分光し詳細な物理量を調べるこ
とは難しかった．この状況を指して，この赤方偏
移範囲は「赤方偏移砂漠」と呼ばれてきた．
しかし，この問題は2010年頃に近赤外線分光
装置が8‒10 m級の大望遠鏡に相次いで導入され
たことで瞬く間に解決された*3．Keck望遠鏡の
MOSFIRE，欧州南天天文台VLTのKMOS，そし
てすばる望遠鏡のファイバー多天体分光器Fiber 
Multi-Object Spectrograph（FMOS）などである．
その能力はそれぞれに異なり，互いに相補的であ
る．そして，いずれもマルチオブジェクト，すな
わち一定視野内に含まれる複数の天体を同時に分
光観測することが可能であり，大サンプルを効率
的に構築することができる．

FMOSはすばる望遠鏡の主焦点に取り付けら
れ，直径30分角の広い視野と同時観測可能な天
体数（約200天体）が大きな特徴である 2）．他の
装置に先んじて2010年からサイエンス運用が始
まった．また，2012年からは高分散モードの運
用も開始され，輝線の詳細な情報を得られるよう
になった．筆者らはこのFMOS高分散モードを
用いて，2012年3月から2016年4月まで4年間に
わたり，赤方偏移z～1.6の星形成銀河の分光観測
プロジェクト，FMOS-COSMOSサーベイを行っ
てきた 3）．ハワイ大学との共同プロジェクトであ
り，合計73晩（うち，天候に恵まれたのは47晩）
に及ぶ観測を行い，計5,600個以上の銀河のスペ
クトルデータを得た．

3. 銀河の星形成主系列

銀河は二つのグループに分けられる．「星を形
成している銀河（星形成銀河）」と「（ほとんど）
星を形成していない銀河」である．これらはさま
ざまな観測量についての分布の二峰性として表れ
る．わかりやすいのは図2に示した色‒等級図で

あろう．等高線で示した銀河の分布は赤い側と青
い側の2カ所でピークを示す．青側のグループは
「blue cloud」と呼ばれる．青い色は寿命の短い
大質量星が放射する紫外線を反映したものであ
り，今現在その銀河で星形成が行われていること
を示している．一方，赤い系列「red sequence」
はほとんど星形成が行われていない銀河のグルー
プであり，寿命の長い小質量星の色を反映してい
る．この中間部分は「green valley」と呼ばれる
分布の谷になっている．
近年では多波長測光や分光データの充実によ
り，銀河の質量や星形成率を精度良く決定できる
ようになった．これにより，大部分の星形成銀河
は随分と行儀良く星形成を行っているという重要
な事実が見いだされた．赤方偏移z～0.1程度の比
較的近傍の銀河について，星形成率と星質量（ガ
スなどを含まない星だけの質量）がよく相関して
いることがわかったのである．図3に等高線で示
したのが近傍銀河の分布である．帯状に細長く整
列していることがわかる．この系列は「星形成主
系列」と呼ばれている．星形成主系列の存在は，

*3 本稿では触れていないが，すばる望遠鏡には以前よりMOIRCSという近赤外線の撮像と多天体分光が可能な装置もあ
り，現在まで大きな成果を上げている．われわれが用いたFMOSとは相補的な装置である．

図2 横軸に絶対等級（rバンド），縦軸に色（u-とr-
バンドの等級の差）を示した色‒等級図．等高
線は比較的近傍に存在する銀河の分布を表す．
スローンデジタルスカイサーベイで得られた
約23万個の赤方偏移0.1以下の銀河の測光デー
タをもとに作成した．
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銀河の星形成が何らかのメカニズムでよく制御さ
れていること，星形成銀河から星形成をしていな
い赤い銀河への移行のタイムスケールが短いこと
を示唆している．
前章では輝線が星形成率の指標になると述べた
が，その物理を少し詳しく見よう．星形成領域の
周囲では，大質量星から放射される紫外線にあぶ
られて水素を主成分とする星間ガスは電離され
る．電離した自由電子はすぐに別の水素原子核に
出会い，再結合する．つまりガスは電離と再結合
が絶え間なく繰り返されている状態にある．この
再結合した電子がエネルギー準位の高い軌道から
低い軌道に遷移するときに準位差に応じたエネル
ギーをもつ光子が放射され，これが輝線として観
測される．このような輝線を再結合線と呼び，こ
のうち主量子数n＝3→2の遷移に対応するのが波
長6,563 ÅのHα輝線である．ガスが電離平衡状
態にあるとき，単位時間辺りに放射されるHα輝
線の光子数は星が放射する電離光子の数と釣り合
う．このことから，Hα輝線の強度から大質量星
の個数を決めることができる．小質量星は電離に
寄与しないため，この方法では直接見積もること
はできないが，大質量星に対する割合を仮定する
ことで質量の小さいものから大きいものまで合計
した星形成率を導くことができる．
近赤外線分光装置により赤方偏移が1を超える
銀河についてもHα輝線を観測することができる
ようになったのは先に述べたとおりである．われ
われはFMOSを用いて世界に先駆けて多数の赤方
偏移およそ1.6の銀河についてHα輝線強度を測定
し，正確な星形成率を求めた．そして，星質量と
星形成率は非常に強く相関していることを確かめ，
この時代の銀河の星形成主系列を確立したのであ
る．図3の青丸（●）はわれわれが観測した銀河，
太線は直線で関係を表したものである 4）．また点
線は赤方偏移 z～1の観測結果である．過去にさ
かのぼるほど同じ質量の銀河でも活発に星形成を
行っていることがわかる．われわれの観測した星

形成率は近傍銀河のそれと比べ，どの星質量で比
べても約20倍大きい．現在ではさらに広い赤方
偏移の範囲で詳細に星形成主系列の進化が調べら
れ，傾きの赤方偏移進化や質量依存性などが指摘
されている．これらの観測事実は，銀河進化モデ
ルを構築するうえで重要な手掛かりになる．

4. 銀河の金属量進化

第1章で述べたように，金属元素は銀河の星形
成活動により生成される．金属量というと恒星大
気に含まれるそれを指す場合と星間ガス中のそれ
を指す場合がある．恒星大気中の金属量はその星
ができた過去の時点における星間ガスの金属量を
反映している．一方，星間ガス中の金属量は現時
点における金属量進化の指標となる．本稿では特
に後者に着目する．ここでは水素原子1012個当た
りの酸素原子の個数の対数として，12＋log（O/H）
のように表す．
星形成領域の周囲ではガスは電離状態にある．

そこでは水素原子だけではなく，ガス中に含まれ
る酸素，窒素といった金属元素も電離され，可視
光域において禁制線を放射する．この金属禁制線
と水素の再結合線の強度比からガスに含まれる金

図3 銀河の星形成主系列．横軸は銀河の星質量，
縦軸は星形成率である．等高線で示したのは
SDSS DR12に含まれる近傍星形成銀河の分布．
z～0およびz～1の関係は文献5より．
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属元素の割合を推定することができる．よく確立
された指標の一つが［N ii］λ6584輝線とHαの
強度比であり，本稿では文献6に与えられる較正
を用いて金属量を求めた．
金属量は銀河の星質量と強く相関していること

が知られている．これら二つの物理量が共にその
銀河の過去の星形成活動の蓄積の指標であること
を考えれば，これはしかるべきものだろう．この
関係は星質量‒金属量関係と呼ばれている．図4
にスローンデジタルスカイサーベイで得られた分
布を等高線で示した．小質量側では星質量と金属
量の強い相関が見られ，大質量側になるほど傾き
が緩やかになっていることがわかる．黒の実線は，
小質量側では星質量のべき乗に比例し，大質量側
では12＋log（O/H）＝9.1に漸近する経験則的な関
数で分布を表したものである7）．
この星質量‒金属量関係は赤方偏移によって大
きく変化する．われわれの結果である赤方偏移
z～1.6の星形成銀河の金属量を青丸（●）で示し
た．ここではサンプル銀河を星質量の値によって
8個のグループに分け，それぞれのグループごと

に銀河のスペクトルを平均化（スペクトルスタッ
キング）して［N ii］とHα輝線の強度を測ってい
る．このようにすることで強度の弱い［N ii］輝
線が検出されていない銀河も含めて平均的な値を
求めることができる．図4からほぼすべての星質
量の範囲において，高赤方偏移銀河の金属量は近
傍銀河と比べて小さい，つまり化学的な進化が近
傍銀河ほど進んでいないということがわかる．一
方で1011 M◉以上の大質量銀河は近傍銀河とほぼ
同程度の大きな金属量をもつ．つまり100億年前
の宇宙において，非常に質量が大きな銀河はすで
に化学的に成熟していたということである8）, 9）．
星質量‒金属量関係の進化は上述の経験則的関
数で表すとよりわかりやすい．青実線はわれわれ
のデータ点を表したもの（赤方偏移z～1.6），破
線は赤方偏移z～0.8の結果である 7）．三つの異な
る赤方偏移の結果を比べると，大質量側ではほぼ
同じ値に金属量が漸近していること，小質量側の
傾きが同程度であることがわかる．一方で，水平
方向の位置は高赤方偏移ほど大質量側にずれてい
る．このような観測結果は銀河進化モデルを制限
するうえで非常に重要な手掛かりとなる（次章参
照）．現在，さらに遠方の銀河についても星質量‒

金属量関係の精密な測定が競って行われている．

5. 金属量と星形成率の関係

次は金属量と星形成率の関係について考えよ
う．同じ星質量でも星形成率が高い銀河ほど金属
量は小さいというように，星形成率と金属量は逆
相関の関係にあることが知られている．これはガ
スの流入によって説明される．銀河に金属量の小
さなガスが流入すると，その銀河の金属元素を含
む星間ガスは薄まり金属量が下がる．一方で流入
したガスは新たな星形成の材料となるため，その
銀河の星形成率を増加させるのである 10）．これ
らの相互関係は簡単な金属量進化のモデルでよく
記述できる．ここではガスが流出入する系を考
え，以下に述べることを仮定する 11）．1）星形成

図4 星質量‒金属量関係．横軸は銀河の星質量，縦
軸は金属量（12＋log（O/H））である．等高線
は近傍星形成銀河の分布を示す．青丸（●）は
われわれが得た赤方偏移z～1.6の結果である．
黒実線，破線，青実線はそれぞれ，赤方偏移
z～0, 0.8, 1.6の観測結果を経験則的な関数で表
したもの 7）．
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率はガスの質量に比例する，2）流出するガスの
量は星形成率に比例する，3）流出するガスの金
属量は銀河全体のそれと同じ．すなわち，星形成
率とガスの量が互いにバランスを取り合い，その
結果として金属量が決まるという仕組みである．
このようにして金属量を星質量と星形成率の関数
として表すと，いくつかのパラメータを調整する
ことで実際の銀河の星質量，金属量，星形成率の
値をうまく説明することができる．
図5に近傍銀河の金属量を示した．ここで，近

傍銀河は星質量と星形成率によって細かくグルー
プ分けされており，各グループの平均金属量を示
している（x軸を星質量としており，紙面では星
形成率の違いは表現できない）．これに対し，図

の破線は上記のモデルから得られる星質量‒金属
量‒星形成率の関係である．ここでは近傍銀河に
対応する6通りの星形成率SFR＝0.15 M◉ yr－1か

ら4.1 M◉ yr－1に対して星質量‒金属量関係を表
示している．観測データ点が理論モデルによりよ
く再現されていることがわかる．
次にこれを高赤方偏移銀河の星形成率まで延長
しよう．われわれの高赤方偏移銀河の観測データ
を濃い青丸（●）で示した．これらは図4と同じ
く，星質量で分けられた8個のグループごとの平
均金属量である．青実線は各グループの平均星形
成率に対してモデル計算から得られる星質量‒金
属量関係である．さらに，各グループの平均星質
量（データ点のx軸の値）における金属量のモデ
ル値を菱形（◇）で示した．データ点（●）とモ
デル値（◇）を比べると，誤差の範囲内でよく一
致していることがわかる．つまり，一つの化学進
化モデルで近傍銀河から高赤方偏移銀河まで幅広
い星形成率の範囲にわたって星質量‒金属量‒星
形成率の関係をよく表すことができるのである．こ
れは上記のモデルが妥当であるということであり，
高赤方偏移銀河では高い星形成率を維持するため
に大量のガスが流入していることを強く示唆して
いる．実際にALMA望遠鏡などによる分子雲の直
接観測によって，高赤方偏移銀河のガス質量比は
近傍銀河に比べて高いことが確かめられている．

6. 電離ガスの密度

星形成領域の電離ガスの密度は1 cm3あたり水
素原子1個から1,000個程度である．どんな星形
成領域を見るか，中心部なのか外縁部なのかに
よって密度は異なるため，およそ3桁の幅がある．
しかし，銀河全体としてみると近傍銀河では典型
的な密度としては10‒50 cm－3程度である．
電離ガスの密度*4は一階電離した酸素や硫黄

図5 近傍および高赤方偏移銀河の星質量‒金属量‒
星形成率関係と理論モデルの比較（縦軸・横軸
は図4と同じ）．□は近傍銀河の星質量と星形
成率でグループ分けした場合の平均的な金属
量と星質量を示す．青丸（●）は高赤方偏移銀
河の観測結果（図4と同じ）．曲線は異なる星形
成率に対してモデルから予想される星質量と
金属量の関係を示す．点線は近傍銀河の星形
成率，青実線は高赤方偏移銀河の8グループの
平均星形成率に対応する．青実線上の菱形
（◇）は高赤方偏移銀河の各グループの平均星
質量・星形成率に対して予想される金属量を
表す．近傍銀河，高赤方偏移銀河ともにモデ
ル予想とよく一致していることがわかる．

*4 正確に言えば，ここで求めるのは自由電子の密度である．中性の水素は陽子1個と電子1個からなるが，電離ガスはそ
の大部分が電離した水素である．そのため，自由電子の数密度と水素原子核の数密度はほぼ同じであり，またガスの
粒子密度はそれらの和，つまり2倍となる．
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原子が放射する衝突励起禁制線の強度比から推定
することができる．われわれはHα輝線と同時に
観測される硫黄輝線［S ii］λλ6717, 6731を用いた．
しかし，これらの輝線はHα輝線に比べて非常に
弱いため，一つひとつの銀河に対して個別に輝線
比を測定することは難しい．そこで金属量測定と
同様にスタッキング解析を行った．

554個のスペクトルを平均化したところ，［S ii］
輝線比を精度良く測定することができた．その結
果，自由電子の密度として220＋170

－130 cm－3という値
を得た 7）．つまり，高赤方偏移銀河の星形成領域
のガスの密度は近傍の銀河と比べて数倍から10
倍程度高いということがわかったのである．銀河
全体としての星形成率が高いというだけでなく，
星形成の現場そのものの状況も近傍銀河の場合と
異なっているというのは非常に面白い発見であ
る．この事実は，後の章で再度取り上げる．

7. ガスの電離・励起状態

銀河内のガスの性質として重要なのは金属量や
密度だけではない．さまざまな元素の輝線比を
詳しく測定すると，ガスの電離状態やガスがど
のような放射にさらされて電離しているのかを調
べることができる．このように輝線比を用いて
電離ガスの状態を調べる手法を輝線診断法*5と

いう．輝線診断は特にガスの電離源を判別したい
ときに重要になる．ここまで星形成領域に付随す
る電離ガス，つまり若い大質量星によって電離さ
れたガスのみを考えてきたが，銀河には星以外に
も電離源になるものがある．銀河全体の観測量に
大きな影響を及ぼすのが活動銀河核（AGN）で
ある．ほとんどの銀河の中心には巨大なブラック
ホール（BH）が存在すると考えられている．こ
の中心BHに大量の物質が落ち込むと，BHの周
りに降着円盤が形成される．降着円盤は非常に高
温（およそ20万度）になり強力な紫外線やX線

を放射し，周囲のガスを電離する．同じ組成のガ
スであっても，AGN降着円盤の放射により電離
されたガスは星形成領域のガスとは電離状態が異
なり，特徴的な輝線強度比を示す．

AGNをもつ銀河を区別するために，特によ
く用いられるのが輝線比［N ii］/Hαを横軸に，
［O iii］/Hβを縦軸にとったBaldwin‒Phillips‒Ter-

levich（BPT）図である．多数の近傍の銀河につ
いてこれらの輝線比を観測すると，図6に等高線
で示したようにV字型の分布になる．このうち
黒の実線で示した左側の系列がAGNをもたない
星形成銀河の集まりである．左上から右下に向
かって金属量と星質量が大きくなる．一方，V字
の右側はAGN銀河の集まりである．AGNの周
囲では電離ポテンシャルの大きな金属元素の電離
が促進されるため，これらの輝線比が大きくな
る．この境目は厳密に決められるものではない
が，経験的に破線で示した境界線でAGNをもた
ない星形成銀河とAGN銀河に区別される 12）．
前置きが長くなってしまったが，本稿では星形
成領域でのガスの電離に注目しているので，
AGNのことは少し脇に置いておこう．以下，単
に星形成銀河と言った場合，AGNを持たないも
のを指す．前述したように近傍の星形成銀河は
BPT図で細く伸びた分布を示す．この系列はど
の時代の銀河を見ても不変なのだろうか？　答え
は否である．図6にわれわれの観測結果である赤
方偏移z～1.6の銀河の輝線比を青丸で示した．こ
れらは平均的に，近傍銀河の分布に比べて右上方
向にずれていることがわかるだろう．なお，これ
らの銀河がAGNをもたないものであることは注
意深く確認している．個々のデータ点を代表する
青実線を見るとよりわかりやすい．また濃い青丸
は，銀河サンプルを星質量により五つのグループ
に分け，スペクトルスタッキングにより輝線比を
求めた結果である*6．これも青実線とよく一致し

*5 すでに見てきたように輝線比から金属量や密度を求めるのも輝線診断の一種である．
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ており，やはり分布のずれを明確に示している*7．
次章では高赤方偏移銀河と近傍銀河の輝線比の不
一致は何によって生じるのかを検討する．

8. 近傍銀河と遠方銀河の違いと原因

高赤方偏移と近傍銀河の輝線比の違いは何に起
因するのだろうか？　これを突き止めるため，わ
れわれは近傍銀河と高赤方偏移銀河のそれぞれの
観測値とモデル計算 15）を比較した．モデル計算
ではさまざまなガスの状態や電離放射場の強度に
対して水素や金属元素の電離状態を理論計算によ
り決定し，輝線比を得る．電離放射場の強度は電
離パラメータで特徴づけられる．これは単位時間
当たりに照射される電離光子数とガスの密度の比
である．電離パラメータが大きいと，特に酸素の
2階電離が促進され［O iii］/Hβ輝線強度比が大き
くなる．

図7は再びBPT図である．図6に示した高赤方
偏移銀河の五つのデータ点（●）と，これと同じ
星質量範囲で平均化した近傍銀河の輝線比（○）
を示した．数字が1から5になるに従って平均的な
星質量が大きくなる．湾曲した格子の交点はさま
ざまな金属量と電離パラメータの値に対してモデ
ル計算から得られた輝線比を示している．実線の
格子は近傍銀河の典型的なガス密度（約20 cm－3），
点線の格子は10倍のガス密度（約200 cm－3）に
対するモデル計算の結果である．

図6 BPT図（横軸，縦軸はそれぞれ輝線比［N ii］/H
αと［O iii］/Hβの対数）．等高線は近傍銀河の
分布である．青丸はFMOSで観測した高赤方
偏移（z～1.6）の銀河，濃い青丸はスタッキン
グの結果である．

図7 BPT図における観測データとモデル計算の比
較．図6と同じく，青丸（●）は高赤方偏移銀
河を星質量で分けた 5グループごとの平均
（1→5の順に星質量が大きくなる）．白丸（○）
は近傍銀河を高赤方偏移銀河と同じ星質量範
囲でグループ分けしたときの各グループの平
均を表す．グレーの領域は近傍星形成銀河が
分布する領域（AGN部分は除く）．湾曲した格
子は異なる金属量と電離パラメータに対して
モデル計算から得られた輝線比を示している．
各矢印はそれぞれの物理的要因（金属量の減
少・電離パラメータの増加など）によって輝線
比がどのように変化するかを示している．

*6 第4章で述べたように，スタッキング解析では［N ii］やHβといった弱い輝線が検出できなかったものも含めている．
このため，すべての輝線が検出されたものだけを見るよりも，サンプル銀河の平均的な姿を調べることができる．

*7 われわれの観測は赤方偏移1.6付近の銀河を対象にしているが，赤方偏移z～2の銀河についてはKeck望遠鏡のMOS-
FIREが大きな成果を上げている 13）, 14）．しかしながら，より高赤方偏移でこのずれが大きくなるのかどうかについて
は結論は出ていない．
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これを手掛かりに同じ星質量の近傍銀河と高赤
方偏移銀河の輝線比の違いの原因を考えたい．輝
線強度比の変化を電離ガスの物理量の変化と結び
つけて理解しよう．まず第4章で述べたように，
高赤方偏移銀河は同じ質量の近傍銀河と比べて金
属量が小さい．近傍銀河のデータ点（○）から出
ている細い青矢印は金属量の変化（減少）に伴う
輝線比の変化を示している．ただし，星質量の最
も大きいグループ（No. 5）では金属量の変化は
ほとんどない．金属量の変化だけでは高赤方偏移
銀河のデータ点（●）は説明できないことは明ら
かである．ここで重要になるのが電離パラメータ
である．格子の電離パラメータ軸に沿う太い青矢
印が電離パラメータの増加による輝線比の変化で
ある．電離パラメータを直接決定することはわれ
われの観測データだけでは困難だ．しかし理論モ
デルと比較することにより，高赤方偏移銀河で観
測される輝線比を矛盾なく説明するには同じ質量
の近傍銀河に比べて約2‒3倍大きな電離パラメー
タが必要があることがわかった．最後に点線矢印
で第6章で述べたガス密度の増加（＋放射スペク
トルの変化）から予想される輝線比の変化を示し
た．これにより近傍から高赤方偏移への輝線比の
変化が説明できた．
まとめると，今回の研究対象である高赤方偏移
銀河の輝線比は，同じ星質量の近傍銀河と比較し
たとき「金属量の減少」「電離パラメータの増加」
「ガス密度の増加」のすべてを考慮することでう
まく説明できる．言い換えれば，これらすべてを
考慮しなければ説明できないということである．
なかでも電離パラメータの増加が輝線比の変化と
それに伴うBPT図上でのずれの本質的な要因で
ある．電離パラメータはガスに照射する電離光子
の数（フラックス）とガス密度の比である．電離
パラメータが大きいということはガスがより強い
放射にあぶられているということを意味する．
これらの観測事実から高赤方偏移銀河の星形成
領域の様子を想像してみよう．まず電子密度の観

測結果（第6章）から近傍銀河の星形成率に比べ
て密度の濃いガスの中で星が形成されていると考
えられる．そして強い電離放射場の理由として
は，1）一つの星形成領域において近傍銀河より
も多くの星が形成されている，2）形成される星
のうち大質量星の割合が高い，3）形成される星
の金属量が低いことなどが考えられる．3）につ
いては，第4章で述べたように高赤方偏移銀河の
ガスの金属量が小さいため，形成される星も金属
量が小さい．星が放射する電離光子の一部は星の
外層に含まれる金属元素に吸収されてしまうが，
金属量が小さいと吸収が抑えられ放射が強くなる
のである．

9. ま　と　め

本稿で述べてきたように，多くの研究により高
赤方偏移銀河の星形成の物理について多くの状況
証拠がそろいつつある．これによって上述のよう
に星形成領域の物理状態の赤方偏移進化について
ある程度見当をつけることができた．一方で，科
学として重要な定量的な評価は現状の観測データ
ではまだ難しい．本稿で述べた解釈をするうえで
詳しくは触れていない仮定をいくつかおいてい
る．これらが間違っており結論が覆ることもある
かもしれない．
銀河進化の理解は日進月歩で進んでいる（筆者
も取り残されないように必死である）．本稿で
扱った輝線観測による星形成現象に関する研究で
はFMOSの後継機として，すばる望遠鏡に搭載
される予定の主焦点分光器Prime Focus Spectro-
graph（PFS）や欧州南天天文台VLT/MOONSと
いった次世代の近赤外多天体観測装置が大きな前
進をもたらすと期待している．これらの装置は一
度に分光観測できる波長範囲が現行の多天体分光
装置に比べて非常に広い．これにより重要な輝線
を一網打尽にでき，不定性の少ない測定が可能に
なる．またFMOSをはるかに超える同時観測可
能な天体数（PFSはFMOSの6倍にあたる約2,400
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本のファイバーをもつ）は大サンプルを構築する
うえで非常に有効である．過去10年で，われわ
れはスローンデジタルスカイサーベイをはじめと

する銀河探査による観測データから，観測天体数
の爆発的な増加がわれわれの理解にパラダイムシ
フトをもたらすということを学んだ．なぜ数が重
要か？　それは銀河というものが諸現象が絡み
合った非常に複雑な天体だからである．銀河を特
徴づけるパラメータは無数にあり，絡み合ったひ
もを一つずつほどいて銀河進化を理解するには，
広範なパラメータ空間を埋め尽くす巨大な銀河サ
ンプルが必要なのである．次の5‒10年の間に次
世代観測装置によりもたらされる膨大かつ革新的
な観測データがわれわれの銀河進化についての理
解を飛躍的に進展させることは間違いない．
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Abstract: Our understanding of galaxy evolution and 
formation has grown rapidly in the past years. Near-
infrared multi-object spectrographs installed on 
8‒10 m-class telescopes have been absolutely impera-
tive for the great success. We have carried out a spec-
troscopic survey with Fiber Multi-Object Spectro-
graph（FMOS）mounted on the Subaru telescope 
and acquired near-infrared spectra for more than 
5,600 galaxies. Target galaxies exist in the distant Uni-
verse and what we see is what they were ten billion 
yeas ago. It has been revealed that those galaxies 
formed stars with much higher e�ciencies and were 
di�erent from present-day galaxies in various ways. In 
this article, we report our recent research and results 
on the evolution of the physical properties of star-
forming ionized gas on the basis of our FMOS obser-
vations.
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