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銀河はわれわれの宇宙の基本的な構成要素である，と書くと多くの観測家を敵に回すという噂を
聞いたことがあるが，ほかに適当な書き出しも思いつかなかったのであえてこう言い切ってみる．
この銀河宇宙がどのように進化してきたのかを知る最も直接的な手段が銀河形成シミュレーション
である．ここでは，まず銀河形成シミュレーションとは何なのかについて説明する．そして，銀河
形成シミュレーションが何を目指すのか，それを用いて今までに何が明らかになってきたのかにつ
いて述べた後，これから先銀河形成シミュレーションが果たすべき役割について私の個人的な見解
を述べる．

1. は じ め に

シミュレーションの話の前にまず，銀河とは何
かについて述べよう．宇宙の物質密度の80％以
上はダークマターと呼ばれる重力相互作用（と弱
い相互作用）しかしない未知の物質で占められて
いる．ダークマターの種類としては，宇宙初期に
その熱運動が非相対論的であったコールドダーク
マター（CDMと呼ぶ）を仮定すると宇宙の構造
を上手く説明できることが知られている．
このCDM宇宙では，初期の小さな密度のムラ

ムラ（密度揺らぎと言う）を種として構造が形成
される．密度が高い領域は，自己重力によりやが
て宇宙膨張を振りきって収縮に転じ，ダークマ
ターハロー（以下ダークハロー）と呼ばれる天体
を形成する．この際，ダークマターと自身の重力
によってガスも一緒にダークハローに集まってく
る．密度の高くなったガスは光を放出して，その
エネルギーと圧力を失い，ダークハローの中心部
に集まってきて角運動量で支えられるガス円盤を
形成する．このガス円盤で星が形成されるとそれ

が銀河となる．
CDM宇宙では小さなダークハローから先に形

成され，それが合体を繰り返すことにより大きな
ダークハローへと成長していく．そのため，合体
後には一つのダークハローの中に複数の銀河が存
在する状態になる．これらの銀河も，力学的摩擦
と呼ばれる効果により，ダークハローの中心へと
落ちていき，そこで合体する場合もある．近い質
量の銀河同士が合体すると，円盤は破壊され，バ

図1　銀河の模式図．
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ルジと呼ばれる球状の構造へと変化することが知
られている．そこへさらに角運動量をもったガス
が降り積もることにより，銀河は大雑把には図1
に示した模式図のような構造をもつ．つまり，銀
河はダークハローの中心部に形成され，それはバ
ルジと円盤という2成分をもつ．バルジの中心に
はバルジ質量の1/1,000程度の質量の超巨大ブ
ラックホールが存在する．中心に銀河をもつダー
クハローが合体してくることにより，中心銀河の
周囲には衛星銀河と呼ばれる銀河が存在し，それ
らの衛星銀河も固有のダークハロー（サブハロー
と呼ぶ）を保持している．

2. 銀河形成シミュレーション

上記のようなプロセスをスーパーコンピュータ
の中の宇宙で追いかけるのが銀河形成シミュレー
ションである．具体的には，宇宙モデルに従って
初期の密度揺らぎを与え，その重力による進化と
ガスの流体的相互作用を基礎方程式に従って解
く．さらに，ガスの放射冷却，低温高密度ガスで
の星形成，大質量星が寿命を迎え超新星爆発を起
こし星間ガスを加熱するプロセス等（以下このよ
うな加熱過程をフィードバックと呼ぶ）を取り入
れることにより，計算機の中の宇宙に銀河を形成
するわけである．一方，ダークハローの形成過程
だけをN体シミュレーションで解き，その中での
ガスや星（バリオンと呼ぶ）の進化に対しては簡
単なモデルを仮定して，銀河の形成・進化を追う
手法は準解析的モデル 1）と呼ばれ銀河形成シ
ミュレーションと区別される．
さて，宇宙初期にはほぼ一様に分布していた
ダークマターが自己重力で集まることにより，平
均密度の200倍程度の密度をもつダークハローを
形成し（～100 kpc程度のサイズ），さらにその中
心に星とガスの系である銀河（～10 kpc）が形成
されるのだが，われわれが興味があるのはこの高
密度な領域である．一方，長波長の揺らぎや潮汐
相互作用による角運動量の獲得を正しく取り扱う

ためには ～100 Mpc程度の計算領域が必要であ
る．そのため，興味のある高密度領域を扱える数
値解像度を計算領域全体に適用するのは非常にコ
ストがかかる．そこで銀河形成シミュレーション
では流体法として，粒子の重ね合わせで流体を表
現し，粒子とともに座標点が移動するSmoothed 
Particle Hydrodynamics （SPH） 法 2）や，数値分解
能が必要なところに新たにより細かい計算格子を
生成するAdaptive Mesh Re�nement法 3），流体と
ともに動く格子生成点を用意し，生成された格子
を用いて流体を解くMoving Mesh法 4）のように，
高密度領域を高い数値分解能で解く方法が用いら
れる．特にSPH法はその手軽さもあり，この分
野では広く使われてきた．

3. わかってきたこと

CDMに基づいたシミュレーションで銀河を作る
初期の試みは，われわれの銀河系（天の川銀河）の
ような円盤銀河がほとんど形成されず，バルジの卓
越した銀河ばかりになるという結果に終わった5）．
角運動量で支えられている円盤の形成が困難であっ
たため，この問題は角運動量問題と呼ばれることと
なった．さらに，天の川銀河の周囲にはたかだか20
程度の衛星銀河しか存在しないにもかかわらず，
CDMはそれらの衛星銀河と同じ回転速度，vc＝
（GM（＜r）/r）1/2，をもつサブハローが10倍程度存在
することを予言する6）（衛星銀河問題）．また，CDM
ハローは中心部でその密度が半径の －1から －1.5
乗のカスプ構造を持つことが知られている7）, 8）が，
矮小銀河の観測からはダークハローの密度は中心部
で半径によらずほぼ一定のコアになっているという
示唆が得られた9）（コア‒カスプ問題）．
これらの問題はすべて，CDMの密度揺らぎが
小さなスケールでも大きいことに由来する．実
際，銀河スケール以下で密度揺らぎをもたないよ
うな温かいダークマター（WDM）を導入すれば
観測と矛盾しない円盤銀河ができることが示され
ている 10）．
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一方，CDMのように小さなスケールで密度揺
らぎをもっていても，そこで形成される小さな
ダークハローからバリオンを逃してやれば上記の
問題は解決できる．具体的には，小さなダークハ
ローはその重力ポテンシャルが浅いので，小規模
な星形成に伴うフィードバックで残りのガスをす
べてダークハローの外に吹き飛ばすことが可能か
もしれない．問題は，星形成やそれに伴うフィー
ドバックが起こるスケールは，銀河形成シミュ
レーションで扱えるスケールよりもずっと小さい
ために現象論的な取り扱いをせざるをえないこと
である．われわれは星形成と超新星フィードバッ
クに対する仮定を少し変更するだけで，同一の初
期条件からバルジの卓越した楕円銀河から円盤の
卓越した円盤銀河まで形成可能であることを示し
た11）．もし，三つの問題がバリオンの物理過程の
取り扱いによるものであった場合， WDMを導入
する動機は弱くなる．またWDMでは銀河の形成
が遅れるために，宇宙の再電離が観測から示唆さ
れるよりも遅れるという問題も指摘されている12）．
近年になり，abundance matchingという手法
により，観測から得られた銀河の星質量関数とシ
ミュレーションから得られたダークハローの質量
関数から，ダークハローの質量とその中心の銀河
の星質量を関係づけることが可能になった．その
結果，ほぼすべての銀河形成シミュレーション
で，与えられたダークハロー質量に対して星を作
り過ぎていること，つまり仮定したフィードバッ
クの効果が弱すぎることが判明した 13）．一方，
この銀河の星質量とダークハロー質量の関係を満
たす程度に強いフィードバックを仮定したシミュ
レーションでは図2のように天の川銀河のような
銀河が形成されるであろうダークハローの中にそ
れらしい銀河が形成される 14）, 15）．
さらに，このようにして得られた銀河の衛星銀
河を調べると観測と矛盾しないものになってお
り，角運動量問題と同時に衛星銀河問題も解決で
きている．これはサブハローの浅いポテンシャル

からは超新星フィードバックにより簡単にガスが
失われ，形成される星の量が減ること 16），およ
び，宇宙再電離の際にビリアル温度が5,000 K以
下のダークハローからはガスが蒸発してしまい，

図2 天の川銀河質量の銀河形成シミュレーション 15）．
1辺100 h－1 Mpcのシミュレーション領域
の ～1012 h－1 M◉のダークマターハローが形成
される領域だけを高解像度にすることにより，
十分に大きな計算領域と数値分解能を実現し
ている（h＝0.73）．上段はこのようにして得ら
れた，現在の高分解能領域内のダークマター
の分布を示している．明るい色ほど高密度であ
ることを示す．中心部にターゲットのダークハ
ローが形成されている．中段はこのダークハ
ローだけを表示したもの．左がダークマター
の，右が星の分布である．下段は中段の中心
部を拡大し，星とガスの分布を示している．
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その後星を作ることができないこと 16）による．
後者により，たとえ現在同じ回転速度をもつサブ
ハローでも宇宙再電離時の回転速度の大小によ
り，衛星銀河をもつものともたないものに分かれ
る．図2の中段を見ると，ダークハローには多く
のサブハローが存在しているが，その中心に衛星
銀河をもつものはほんの一部であることがわかる．
それでは，最後に残されたコア‒カスプ問題は

どうなったのか．一般にガスはダークマターと異
なり光を放出してエネルギーを失うこと（放射冷
却）ができるのでダークマターよりも中心集中し
た分布をもつことになる．このバリオンの重力に
引きずられてダークマター自身もより中心に集ま
るため，バリオン無しのN体計算で得られたもの
よりも中心集中した密度構造をもつことになり，
観測との矛盾は大きくなりそうである．ところ
が，バリオンは最速でも自由落下時間のタイムス
ケールでゆっくりと中心に集まってくるのに対
し，フィードバックによる中心部からのガスの流
出はこれよりもずっと急激に起こる．一瞬にして
大量のガスを中心部から流出させるとその急激な
重力ポテンシャルの変化によって中心部のダーク
マターは初期よりも高いエネルギーを得る．結果
としてダークマターの中心集中度はバリオンを考
慮していない場合と比較して小さくなり，コアの
ような構造をもつことが可能になる 18）．
以上のように，CDMモデルが小さなスケール

で多くの問題をもっていたように見えたのは，ど
うやらCDMモデルに変更が必要なわけではな
く，バリオンの取り扱い，特にフィードバックの
扱いが不適切であったことに起因していたようで
ある．これはガスの冷却率がガス密度の2乗に比
例するため，星間ガスの多相構造を直接分解でき
ない銀河形成シミュレーションでは，星形成領域
のような高密度領域にエネルギーを注入しても放
射冷却でそのエネルギーが瞬時に失われてしまう
ためである．近年のシミュレーションではこの問
題を避けるためにさまざまな工夫がされている

が，果たして本当にそこで仮定しているような強
いフィードバックが実現されるのかどうかはよく
わかっていない．

4. 大質量銀河

以上のように，主に銀河形成シミュレーション
はCDMモデルの小さなスケールでの検証という
動機で行われてきた．現在までの研究により，少
なくとも星起源のフィードバック（巨大星からの
輻射や超新星爆発）を考えることにより，角運動
量問題のような問題は解決できることが示され
た．では，同様のシミュレーションを天の川銀河
質量の銀河だけでなく，さまざまな銀河に適用し
たらどうなるだろうか．この場合，天の川銀河以
下の質量をもつ銀河の性質はだいたい自然に説明
できる．だが，より大きなダークハローでまた星
ができ過ぎてしまうという問題が発生する．これ
は，ダークハローのポテンシャルが深すぎて，星
に起因するフィードバックではガス冷却を止める
ことができないからである．また，そもそもこの
ような大質量銀河はほとんど星形成を行っていな
い銀河が多く，星形成に起因するフィードバック
自体がほとんど存在しないはずである．この問題
は，銀河団のクーリングフロー問題として古くか
ら知られていた．
こうなると星以外からエネルギーを引っ張り出す

しかない．そこで活動銀河核（AGN）が銀河形成
の文脈で脚光を浴びることになる．AGNとは，銀
河中心の超巨大ブラックホールにガスが落ち込む際
に，その重力エネルギーを光やジェット／アウトフ
ローとして放出する活動性を示すものである．
AGNは時に銀河そのものよりも明るく，そのエネ
ルギーは無視できない．また，中心ブラックホー
ルの質量と銀河のバルジ質量や速度分散にはタイ
トな関係が存在することが知られており19）, 20），ど
ちらかの成長がもう片方の成長に，もしくはお互
いがお互いの成長に影響を及ぼしているのではな
いかと考えられている．
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問題は，星形成を行っていない銀河にはそもそ
もガスがあまり存在せず，AGNに大量のガスを供
給することはできないことである．そこで，ブ
ラックホール質量に比べて供給されるガスの量が
非常に少ない場合には，AGNが明るく輝いている
ときとはブラックホールの周囲の降着円盤の性質
が変化し，ジェットが生成され，それが直接銀河
団ガスを加熱して効果的にガス冷却を抑制する 21）

というようなことを考える．この場合，ガスの冷
却時間が比較的長い大きなハローで優先的にガス
冷却が抑制される．こうすることで，矮小銀河か
ら巨大楕円銀河までシミュレーションでうまく観
測を説明することが可能になる 22）．図3にこのシ
ミュレーションで得られた銀河団を含む領域のガ
スの密度と温度の分布を示した．大規模構造に
沿って銀河団が形成され，そこに大量の高温ガス
が存在していることがわかる．
このような，大きなダークハロー内で優先的に
働くようなフィードバックが必要であることはお
そらくほとんどの研究者が認識していることであ
るが，それがAGNフィードバックであるという
決定的な証拠があるわけではない．また，本当に
銀河形成シミュレーションが仮定しているような
高効率でAGNのエネルギーが銀河団ガスの加熱
に使えるのかどうかも，AGNの研究自体の発展
を待たねばわからない．

5. 今後の課題

ここ10年ほどで宇宙モデルがほぼ決まったこ
と 23），銀河形成の理解が進んだこと，またスー
パーコンピュータの能力の向上とシミュレーショ
ンコードの発達により，コンピュータの中に現実
的な銀河宇宙を作ることが可能になってきた 24）．
これらのシミュレーションを，現在の装置では観
測できない遠方宇宙や，観測バンド数が少なく，
観測からは性質を決定することが困難な銀河に適
用し予言を行うことで，TMT等の将来の装置に
対する提案や観測結果の解釈が可能となる 25）, 26）．
また，実際に観測を行って深刻な矛盾が発見され
ればわれわれの銀河形成に対する理解を改める必
要が出てくるだろう．
おそらく，銀河形成を理解するうえで最大の不
定性を生んでいるのは，星の初期質量関数の振る
舞いがまだよくわかっていないことだろう．星の
初期質量関数とは，例えば合計106 M◉の星が形
成されたとして，どの質量の星が何個形成される
かを与えるものである．当然，同じ合計106 M◉

の星が形成されても，大質量星が多い方が低質量
星が多い場合に比べてずっと明るく輝き，超新星
爆発で放出されるエネルギーや金属（ヘリウムよ
り重い元素のこと）も多くなる．観測でわかるの
は明るさなので，間違った初期質量関数を仮定す
ると，星質量や星形成率の見積もりを間違う．逆
に，シミュレーションで得られるのは質量なの
で，初期質量関数が違うと同じ星形成率でも明る
さの見積もりを間違うことになる．普通は太陽近
傍から推測される初期質量関数を仮定するのだ
が，これが環境や金属量によって大きく変化する
ようなことがあると観測から導き出した物理量や
シミュレーションから予言する観測量の信頼性は
著しく損なわれる．
もちろん，星の初期質量関数を決めるのは銀河
形成というよりは星形成の分野に属する問題であ
る．ただし，異なる種類の超新星爆発は異なる元

図3 1辺40 h－1 Mpcのシミュレーション領域の銀
河団を含む2 h－1 Mpcの厚さ内のガスの密度
分布（左）と温度分布（右）22）．明るい色ほど
密度や温度が高い．
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素組成比で元素を合成するので，元素組成比に注
目することで，どのような環境で初期質量関数が
どのように変化すべきなのかは銀河形成シミュ
レーションと観測を比較することで知ることがで
きるかもしれない．
基本的なことで言えば，銀河は大きく分けて星
形成銀河と星形成をほとんどしていない銀河に分
けられ，その間を埋めるような星形成活動を示す
銀河がほとんど存在しない．これは，銀河はある
タイミングで急激に星形成活動を終えていること
を示唆しているが，何が星形成銀河から死んだよ
うな銀河への進化の引き金を引いているのかは諸
説あってよくわかっておらず，銀河形成シミュ
レーションが明らかにすべきことである．
また，CDMにおける銀河形成の問題が（ほぼ）
解決されたことで，宇宙論に対する銀河形成シ
ミュレーションはその役割を終えたように見える
かもしれない．しかし，これらの問題を解決する
ために採用された強いフィードバックは10 Mpc
程度の比較的長距離スケールのダークマターの分
布にも影響を与えることがわかっており，その違
いは分布のパワースペクトルにすると数％から
数十％程度となる 24）, 27）．宇宙論に対する予言に
は，主にバリオンを含まないダークマターのみの
シミュレーションが用いられており，将来の観測
が1％以上の精度での測定を目指している以上，
このバリオンの効果は決して無視できない．
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Abstract: Galaxies are fundamental constituents of the 
universe. Cosmological simulations of galaxy forma-
tion are one of the most powerful tools to investigate 
how the Universe evolves to the present state. I �rst 
describe what the simulations of galaxy formation are 
like. I then explain what is the goal of the studies that 
utilize the simulations, and what the simulations have 
revealed so far. Finally, I express my personal perspec-
tive on the future of the simulations of galaxy 
formation.


