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宇宙における銀河の星形成活動性は，今からおよそ80‒110億年前にピークを迎えたと考えられ
ている．本研究では，その最盛期をさらに10億年ほど遡った最盛期前夜とも言える時代（赤方偏
移z＝3‒3.6）に着目している．z＝3‒3.6の星形成銀河を捉えるために，われわれは従来用いられて
きた紫外線ではなく静止系5007 Åにある酸素の2階電離輝線（［O iii］輝線）を指標として用いて
きた．z＞3の［O iii］輝線銀河のサンプルに対して，測光・分光データを用いてその星形成活動性
や星間空間の物理状態を調べた．われわれのサンプルをz～2の星形成銀河サンプルと比較をした
ところ，ある星質量に対して星形成活動性や星間空間の物理状態に大きな違いは見られないという
結果が得られた．これは，最盛期以前の時代では，星形成銀河のもつ星形成率や金属量といった物
理量は，主にその星質量で決められているということを示唆している．一方で，星質量‒星形成率
関係に沿った分布のオフセットから，個々の銀河はz＞3から最盛期に向けてその星質量を大きく
増加させるということが示唆され，この二つの時代の間に銀河の進化はその星質量の成長とともに
大きく進んでいったのだろうと考えられる．

1. は じ め に

銀河は宇宙の大規模構造を作り出す構成要素で
あり，大規模構造のスケールで見ればほぼ点源と
して捉えられるが，ひとたび個々の銀河に目を移
せばそれらは非常に個性豊かで多様な色や形を
もっている．長い宇宙の歴史の中で，銀河は常に
同じ姿をしていたわけではなく，内的もしくは外
的な要因によってその姿形・性質を変化させてき
た．この銀河の変化（進化）がどのようにして進
んでいったのかをひもといていくことは，宇宙の
歴史を理解しようとするうえでは欠かすことがで
きないと言える．
そのような個性豊かな天体である銀河の形成・
進化を観測的に研究するといっても，そのアプ
ローチの仕方は実に多様である．本稿では，銀河

の星や星形成領域から放たれる光を主に捉える可
視・近赤外線の観測をもとにして，今からおよそ
115億年前の星形成銀河の諸性質を調べたわれわ
れの研究について紹介したい．

2. 宇宙の星形成史と星形成銀河の進化

銀河が星を作る活発さ（以下，星形成活動性と
呼ぶ）は，遠くの（つまりは昔の）宇宙へと遡る
につれて高くなり，そして今からおよそ80‒110億
年前辺りを境にして，宇宙の始まりに向けてまた
下降していくと考えられている 1）．銀河の星形成
活動性が非常に高かった80‒110億年前の時代は
銀河形成・進化の最盛期とも呼ばれている．さら
に，その中でも星形成活動性のピークは赤方偏移
z～2‒3付近にあると言われており，これらの時
代は銀河形成・進化のシナリオをひもとくうえで
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重要な位置づけにある．
各時代の星形成銀河の星質量と星形成率の関係
を調べると，二つの物理量の間に正の相関が見ら
れることがよく知られている 2）．この相関は，恒
星の主系列になぞらえて“星形成主系列”などと
呼ばれている．ある時代の大部分の星形成銀河は
この星形成主系列の周りに分布し，その分散は非
常に小さい．このことから，星形成主系列はある
時代の銀河がもつ星形成の標準的なモードとして
考えられている．さらにこの星形成主系列の赤方
偏移進化を追っていくと，ある星質量で見たとき
に遠方の星形成銀河ほど高い星形成率を示すとい
うことがわかってきている 3）．例えば，z～2にお
ける星形成主系列は z＝0の関係に対しておよそ
20倍高い星形成率をもっている．
銀河の金属量 （重元素量） も銀河進化を考えるう
えで重要な物理量である．本稿で金属量と言った
場合には，銀河の電離ガスにどれくらい重元素が
含まれているかということを主に指し，水素に対
する酸素の存在量として表している．炭素や酸素，
そのほかもっと重い元素は主に星の内部で合成さ
れるが，特に寿命の短い星が死ぬ際に起こる超新
星爆発や星風などによってそれらの重元素は星間
空間へとばらまかれる．こうして金属量の高くなっ
たガスをもとにして次世代の星が形成されていく．
このように，銀河のガスの金属量は基本的には銀
河内部での星形成活動が進むにつれて高くなって
いくので，銀河の金属量の豊富さは銀河のこれま
での星形成活動と関係していると言える．実際
に，星形成銀河の星質量と金属量の間には正の相
関が見られる 4）．また，この星質量と金属量の関
係の赤方偏移進化を見てみると，遠方へいくほど
星形成銀河の金属量は減少する 5）．電離ガスの金
属量の進化は特に低星質量の銀河で顕著に見られ
ることがz≲2.5における観測から知られている．
星形成率や金属量の赤方偏移進化は，これまで
銀河形成最盛期の時代まで （z≲2.5）で重点的に
調べられてきた．しかしながら，最盛期をより

遡ったz＞3の時代においては，z≲2.5までと比較
すると観測・研究が十分に進んでいるとは言えな
い．星形成活動性に関して，z＞3において上昇す
るのか，一定に保たれるのか，もしくは減少する
のかということに関していまだ統一的な解釈は得
られていない．また，金属量をはじめとした星間
ガスの物理状態については，まだ限られた数の星
形成銀河に対してしか行われていないという状況
である．

3. z＞3における星形成銀河探査

z＞3の星形成銀河に着目した研究では，大質量
星から放射される紫外線を指標として選ばれた星
形成銀河サンプルがよく用いられてきた．例えば，
ライマンブレイクと呼ばれる特徴的なスペクトル
の形を捉えることで銀河を選択する手法はよく用
いられているものの一つである 6）（ライマンブレ
イクを捉えることで選ばれた銀河をライマンブレ
イク銀河と呼ぶ）．また，静止波長1216 Åにある
ライマンアルファ（以下，Lyα）輝線を捉えるこ
とで銀河を選択するという手法もある（これらは
Lyα輝線銀河と呼ばれる）．紫外線は星形成領域
に存在する大質量星からの光を直接捉えられる良
い指標であるが，その一方で波長が短いため銀河
中に存在するダスト（塵）によって吸収されやす
い．そのため，紫外線だけを星形成銀河の指標と
して用いていると，色が青く若い星形成銀河を
拾ってしまいがちになる．こういった偏りをでき
る限り小さくしてz＞3の時代を調べるためには，
よりダスト減光に強い他の指標も用いることが重
要となる．
ダスト減光の影響をなるべく受けずに星形成銀
河を捉えるためには，より波長の長いところにあ
る指標を用いるのが良い．例えば静止波長6563
ÅにあるHα輝線は，星形成の指標として最もよ
く用いられているものの一つであるが，残念なが
らこの輝線はz≳2.6においてはKバンドよりも長
い波長へとシフトしてしまうため，地上観測では
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捉えることができない．そこでわれわれの研究グ
ループでは，z＞3の星形成銀河を紫外線に頼らず
に捉えるために，Hα輝線と同じ静止系可視域に
ある波長 5007Åの酸素の 2階電離輝線（以下，
［O iii］輝線）に着目した．
［O iii］輝線と聞くと，その放出源としては活動
銀河核 （Active Galactic Nuclei; 以下，AGN） を思
い浮かべることが多いと思う．AGNの狭輝線領
域からは強い［O iii］輝線が放射されている．例
えば［O iii］輝線の強さをもとに近傍銀河を選ぶ
と，AGNをもつ天体かもしくは非常に低星質量
で金属量の低い銀河が主に選ばれてくることにな
る．しかしながら，近年のz～1‒2.5の星形成銀河
を対象とした大規模な近赤外線分光観測によっ
て，この時代の星形成銀河は近傍の銀河と比較し
て系統的に強い［O iii］輝線を示すということが
わかってきた 7）．これは遠方にいくほど星形成銀
河の金属量がより低くなる，もしくは電離状態が
より高くなるためだと考えられている．遠方の星
形成銀河が一般的に強い［O iii］輝線をもつこと，
そして紫外線よりもダスト減光に強いことから，
この輝線が遠方の星形成銀河の指標として使える
のではないかと言うことが期待される．

4. 狭帯域フィルターを用いた撮像観測

銀河の電離ガスから放射される輝線を指標とし

て星形成銀河を捉えたいと考えたとき，よく行わ
れているのが狭帯域（narrow-band; 以下，NB）
フィルターと呼ばれる特殊なフィルターを用いた
撮像観測である 8）．図1の左のパネルは，すばる望
遠鏡の近赤外線撮像分光装置MOIRCSに搭載さ
れている，本研究で用いたNBフィルターの透過
曲線を表している．NBフィルターの透過波長域
に赤方偏移してきた輝線が入ってくると，その輝
線のためにNBフィルターで撮った画像がブロー
ドバンド（Kバンドなど）で撮った画像よりも相
対的に明るくなる（図1右）．この原理で撮像デー
タから効率よく輝線の強い銀河を選び出すことが
可能となるのである．このようにして選ばれた銀
河サンプルには，異なる赤方偏移の異なる輝線銀
河が混ざっているため，個々の輝線銀河の赤方偏
移の推定が必要となる．赤方偏移の推定には，銀
河の複数のブロードバンドの明るさを比べること
で色を調べたり，測光赤方偏移を求めるといった
ことが行われる．

Kバンド帯のNBフィルターを用いることで，z～
3‒3.6の［O iii］輝線を捉えることができる（図1
左）．NBフィルターの典型的な幅は250Å程度で，
この幅は z～3では赤方偏移の範囲としてΔz～
±0.025に相当する．先述のライマンブレイクを
ブロードバンドで捉えるような観測では，典型的
にΔz～1となるのに対し，ある特定の狭い赤方偏

図1 （左） 本研究で用いたすばる望遠鏡のMOIRCSに搭載されているNBフィルターとKsバンドフィルターの透過曲
線を示した図．H2（1‒0）フィルターはHiZELSで用いられているKバンド帯のNBフィルターと同じもの．（右）
すばるXMM-Newtonディープサーベイ領域においてKバンドとNB2095というNBフィルターで撮られた画像
の一部．矢印で示しているのが，z～3.2の［O iii］輝線銀河であると分類されたもの．NBフィルターの透過波
長域にちょうど輝線が入ってくることによって，NBフィルターの画像でより明るく見える．
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移範囲の星形成銀河を捉えられるという点がNB
フィルターを用いた星形成銀河探査の利点の一つ
となっている．
最盛期前後の星形成銀河を狙ったNBフィルター

による撮像観測はすばる望遠鏡のMOIRCSを用い
たMahalo-Subaru9）や，同じくハワイのマウナケ
ア山頂にあるUKIRT（United Kingdom Infrared 
Telescope; イギリス赤外線望遠鏡）の広視野カメ
ラWFCAMを用いたHiZELS10）といったプロジェ

クトがある．本研究では，この二つのサーベイで
得られた z＝3.2, 3.6の［O iii］輝線銀河サンプル
を用いて，測光データおよび分光データなどから
z＞3の星形成銀河の星形成活動性や星間空間の
物理状態を調べてきた 11）, 12）．

5. ［O iii］輝線でみる遠方銀河

z＞3の［O iii］輝線銀河の話へと移る前に，
［O iii］輝線が本当に遠方の星形成銀河の指標と
して使えるのかということを定量的に検証した研
究について紹介したい 13）．
第3章でも述べたが，［O iii］輝線の放射源とし
ては星形成銀河のほかにAGNが考えられるため，
［O iii］輝線を指標として選んだサンプルにはAGN
がより多く含まれるという可能性がある．また，
［O iii］輝線の強度はガスの金属量や電離状態に
敏感なため，ある特定の物理状態をもつ銀河にバ
イアスされてしまうという可能性もある．

HiZELSで用いているHバンドとKバンドのNB
フィルターはz＝2.23の［O iii］輝線とHα輝線を
それぞれ捉えることができるようになっている．
そこでわれわれは，このユニークなNBフィルター
を生かして ［O iii］輝線とHα輝線それぞれで選ば
れたz＝2.23の星形成銀河サンプルを構築し，そ
の比較を行った．地上観測のデータでは，この赤
方偏移が二つの輝線で選ばれる銀河を直接比較で
きる最遠方となっている．ここでは，HiZELSに
よってコスモス領域という有名な領域で得られた
データを用いている．

まず，z＝2.23のHα輝線銀河サンプルと［O iii］
輝線銀河サンプルについてAGNだと考えられるも
のの割合を調べた．銀河がAGNをもっているか
どうかを調べる際には，X線の検出の有無を調べ
るということがよく行われる．X線衛星Chandra
（チャンドラ） で受かっている天体がいるかどうか
を調べたところ，X線で受かっている天体はHα
輝線銀河と ［O iii］輝線銀河についてそれぞれ，全
体の2.5, 3.5％でしかなかった．また，AGNをもた
ない星形成銀河のスペクトルには静止波長1.6 μm
のあたりに星の放射に起因するバンプ（こぶ）が
見られることを利用して，AGN候補を選び出す
という手法もある．赤外線衛星Spitzer（スピッ
ツァー） のIRACと呼ばれる観測装置の四つのバン
ドを用いて銀河の色を調べることで，AGNだと考
えられるものの割合を調べた．その結果，AGNと
して分類された天体の割合はどちらのサンプルに
ついても14％という結果になった．X線検出の有
無およびSpitzer/IRACの色でそれぞれ調べた結
果，AGNだと考えられる天体の割合はHα輝線銀
河と ［O iii］輝線銀河の間で違いが見られなかった．
これはつまり，［O iii］輝線を指標に用いても，遠
方においては必ずしもAGNを選択的に拾ってく
るようなことはないということを示している．
図2では，z＝2.23のHα輝線銀河と ［O iii］輝線
銀河について，その星質量，ダスト減光量，星形
成率，比星形成率（＝星形成率を星質量で割った
もの）の分布を比較している．ここでは，銀河の
星質量はコスモス領域の多色の測光データを使っ
て （Spectral Energy Distribution; SED，スペクト
ルエネルギー分布）フィッティングを行うことで
求め，星形成率はダスト減光を補正した後の静止
系の紫外線光度から見積もった．銀河のダスト減
光量は，静止系紫外域のスペクトルの傾きを調べ
ることで求めた．
各物理量の分布に対して統計テストを行うと，
二つの銀河種族について同じ母集団に属している
という可能性を棄却できないという結果が得られ
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た．この結果は，z～2においては，どちらの輝線
を用いても同じような銀河種族を捉えることがで
きるということを示しており，［O iii］輝線を用い
た遠方の星形成銀河探査の有効性を支持する結果
となった．

6. z＞3の［O iii］輝線銀河

遠方における ［O iii］輝線を用いた星形成銀河探
査の有用性が検証できたところで，z＞3の［O iii］
輝線銀河に関する研究の話に移っていきたい．こ
こではMahalo-SubaruやHiZELSによって，すば
るXMM-Newtonディープサーベイ領域（SXDF）
やコスモスといった有名領域で構築された z＞3
の［O iii］輝線銀河のサンプルを用いていく．
6.1 星形成活動性
図3は，Mahalo-Subaruで得られたSXDFのz＝

3.2, 3.6の ［O iii］輝線銀河（合わせて34個）の星
質量と星形成率の関係を示している．ここでは，

星質量とダスト減光量はSEDフィッティングか
ら求め，星形成率はダスト減光を補正した紫外線
光度から見積もっている．z＞3の［O iii］輝線銀
河の星質量と星形成率の間には，第1章で紹介し
たような星形成主系列と呼ばれている正の相関が
見えている．このことは，［O iii］輝線銀河がこ
の時代の一般的な星形成銀河であることの裏づけ
になっているとも言える．
図3には同じNBフィルターを使った観測デー
タから得られたz＝2.2, 2.5のHα輝線銀河 14）も示
している．異なる時代の二つの星形成銀河のサン
プルを比較してみると，z＝3.2, 3.6の星形成銀河
はz＝2.2, 2.5の星形成銀河と同じ星質量‒星形成
率関係の上に乗っていることがわかる．その一方
で，図3の上と右の小さなパネルに示した星質量
と星形成率の分布のヒストグラムを見ると，z＝

図2 z＝2.23のHα輝線銀河と［O iii］輝線銀河につ
いて各物理量の分布を比較した図．二つの銀
河種族について，各物理量の分布に統計的な
違いは見られなかった．ここでは，コスモス
領域の中でもHiZELSで最も深いデータが取ら
れている一部の領域の銀河に限定して比較を
行っている．

図3 z＝3.2, 3.6の ［O iii］輝線銀河とz＝2.2, 2.5のHα
輝線銀河についての星質量‒星形成率関係．☆印
は［O iii］輝線銀河のうち観測波長24 μmで明
るい天体を示している．これらは，強いダスト
放射を伴う星形成をしているか，もしくはAGN
によって暖められたダスト放射を見ている可
能性がある．直線はz＝2.2, 2.5の銀河に対する
ベストフィットの関係を示している．上部と
右部のヒストグラムはそれぞれのサンプルの
星質量と星形成率の分布を任意のスケールで
表したもの（斜線のヒストグラムがz＝3.2, 3.6
の［O iii］輝線銀河）．
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3.2, 3.6の［O iii］輝線銀河はz＝2.2, 2.5の星形成
銀河に対して低星質量・低星形成率側へとオフ
セットしているように見える．前章において，遠
方でHα輝線と［O iii］輝線でそれぞれ選ばれた銀
河種族に違いが見られなかったことを考えると，
この二つのサンプルの系統的なズレはz＞3からz
～2への星形成銀河の進化を反映していると考え
ることができる．なお，HiZELSのサンプルを用
いて z＝3.2と z＝2.2の［O iii］輝線銀河について
星質量‒星形成率関係を比較した場合でも，同様
の傾向が見られることを確かめている 12）．
6.2 星間空間の物理状態
分光観測で得られる銀河のスペクトルからは，
銀河の星間空間の物理状態を知るために必要な輝
線の情報を得ることができる．本研究では，HiZELS
で得られたコスモス領域の z＝3.2の［O iii］輝線
銀河（候補）10個について，Keck望遠鏡の近赤
外線多天体分光装置MOSFIREを用いて分光観測
を行った．KバンドとHバンドの分光スペクトル
を得ることで，［O iii］，Hβ，そして［O ii］と
いった輝線を見ることができる．これらの輝線を

組み合わせることで，銀河の電離パラメータや金
属量といった物理量を調べていく．電離パラメー
タとは，大質量星から放射される電離光子と水素
原子の個数比で表される量で，ガスの電離状態を
記述する際に用いられる．
図4では，z～3.2の［O iii］輝線銀河について，
今回の観測で得られた二つの輝線強度比の関係
（左） と輝線強度比と星質量の関係 （右） を示して
いる．左のパネルにあるR23指標とは，（［O iii］＋
［O ii］）/Hβという輝線強度比の対数をとったもの
を意味する．R23指標と ［O iii］/［O ii］ はどちらも
銀河の金属量と電離パラメータに依存するが，R23

指標は金属量の変化に，［O iii］/［O ii］ は電離パラ
メータの変化により敏感な輝線比となっている．
図4では，われわれのサンプルとともに先行研
究の3.0＜z＜3.6のライマンブレイク銀河 15）やLy
α輝線銀河 16）も示している．同時代のほかの方法
で選ばれた星形成銀河サンプルとの比較の結果，
われわれのサンプルは全体としてライマンブレイ
ク銀河と同じような輝線比を示すということがわ
かった．また，その中でも特に星質量の小さい

図4 分光観測によって得られた3.0＜z＜3.6の星形成銀河の二つの輝線強度比の関係（左）および星質量と輝線強度
比の関係（右）．○印がz～3.2の［O iii］輝線銀河を表している．△印と□印はそれぞれ同時代のライマンブレ
イク銀河 15）とLyα輝線銀河 16）を表している．
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（星質量が太陽質量の109倍程度の） ［O iii］輝線銀
河に着目すると，その輝線比は，Lyα輝線銀河と
同程度の高い値となっていることがわかった．こ
れらのことは，［O iii］輝線銀河が特に大きな偏
りなく，この時代の幅広い物理状態の銀河をト
レースできていることを示している．
次は最盛期の星形成銀河と比較をしてみよう．

図5では，金属量と電離パラメータの関係 （左） お
よび星質量と金属量の関係（右）という二つの図
上で，z～3.2とz～2の星形成銀河サンプルを示し
ている．ここでは，金属量と電離パラメータはど
のサンプルについても同じ手法で求めており，光
電離モデルを基に作られた関係式を用いて，R23指
標と ［O iii］/［O ii］ という二つの輝線強度比から
金属量と電離パラメータを同時に求めるというこ
とを行っている 17）．この際，R23指標と金属量の
関係上，解が二つ （低金属量の解と高金属量の解）
となる場合があるが，解析に使った輝線だけでは
二つの解のどちらが正しいかを選ぶことができな

いため，図5の左のパネルでは二つの解を，右の
パネルではわかりやすさのために高金属量の解の
みを示す．
左のパネルでは，2＜z＜3のLyα輝線銀河とライ

マンブレイク銀河 18）の金属量と電離パラメータの
とり得る範囲を示しているが，z～3.2の［O iii］輝
線銀河は最盛期のライマンブレイク銀河と同じ領
域に分布していることがわかる．また，右のパネ
ルではz～2.2の星形成銀河サンプルについてのス
タッキング解析*1の結果と比較をしている．この
サンプルはハッブル宇宙望遠鏡のHバンドでの
グリズム分光のデータを用いており，銀河は主に
［O iii］輝線で選ばれている 19）．星質量‒金属量関
係の比較からは，ある星質量に対する金属量の値
はこの二つのサンプルの間で大きく変わっていな
いという傾向が見てとれる．なお，低金属量解で
比較をした場合でも，ある星質量に対して金属量
がほとんど変わらないという結果になる．図5か
ら，前章で示された星形成率の関係と同じように，

図5 （左）z～3.2の星形成銀河に対する電離パラメータと金属量の関係．●印がz～3.2の［O iii］輝線銀河について
の結果を示しており，白抜きの印が二つ解がある場合の低金属量の解を表している．影付きの領域が2＜z＜3
のLyα輝線銀河（斜線付き）とライマンブレイク銀河の二つの物理量の取りうる範囲を示している 18）． 
（右）z～3.2とz～2.2の星形成銀河に対する星質量‒金属量関係．この図上では高金属量の解のみを示している．
☆印はz～3.2の［O iii］輝線銀河を星質量で二つのグループにわけてスタッキング解析をして求めた結果．破
線はわれわれの［O iii］輝線銀河に対するベストフィットの直線を表し，影付きの領域がそのベストフィット
の1シグマに対応する．実線はz＝0の星形成銀河について得られた星質量‒金属量関係 20）．

*1 スタッキング解析とは，より高いシグナル・ノイズ比の画像やスペクトルを得るために複数の天体の画像やスペクト
ルを重ね合わせる手法のことを指している．個々の天体の情報は失われるが，平均的な物理量を得ることができる．
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星間空間の物理状態についても，星質量を固定し
た場合には z＞3から z～2にかけて大きな変化は
見られないということが示唆された．

7. 最盛期へと至る星形成銀河の進化

これまでの一連の結果から z＞3から z～2へ至
る星形成銀河の進化についてどういったことが示
唆されるかを考えてみたい．
第6章で得られた結果としては，星形成活動性
や電離パラメータ，金属量といった物理量は星質
量に対して二つの時代の間で大きくは変化しない
ということと，z＞3の星形成銀河はz～2の星形成
銀河に対して低星質量側にオフセットしており，
大質量の星形成銀河が z＞3ではあまり見られな
いということであった．
星形成主系列や星質量‒金属量関係が一定であ
るということは，少なくともz～2からz～3.2（宇
宙年齢では13億年ほどの違い）においては銀河
の星質量が星形成銀河の星形成率や金属量といっ
た物理量を決める第一のパラメータとなっている
可能性を示唆している．これは，この時代の星形
成銀河がまだ若く，その年齢が宇宙年齢と近い値
（およそ数十億年）となるからだと考えられる．
この時代の星形成銀河はまだ“形成期”にあり，
今着目している赤方偏移の範囲においては，どの
赤方偏移（時代）を見ているかということより
も，これまで個々の銀河がどれくらい星形成を行
なってきたかということの指標となる星質量が，
銀河が典型的にどの程度の星形成活動性や物理状
態を持つかということ（つまりは銀河の進化段
階）をより強く反映しているのだと言える．
ある星質量で星形成率や金属量は大きく変化し
ないとして，個々の銀河の星質量はどう変わって
いくのだろうか．星質量‒星形成率関係について
得られた結果から，z＞3からz～2にかけて，個々
の銀河が星形成によって星質量をどれくらい増加
させるのかを簡単なモデルを用いて調べてみる．
観測で得られた結果から，以下の二つのシンプ

ルな仮定を考える．一つ目は，二つの時代（ここ
ではz＝3.2とz＝2.2を考える）で星質量‒星形成
率関係は一定である，二つ目は，この一定の星質
量‒星形成率関係に沿って星形成銀河が進化する
というものである．これらの仮定のもとで星質量
の時間進化を計算すると，z＝3.2での星質量にも
よるが，z＝2.2までの僅か10億年の間に銀河はそ
の星質量を2‒10倍増加させるという結果が得ら
れた．このように，最盛期に向けては銀河の星質
量が急速に増加していく可能性が示唆された．こ
の時代では銀河のもつ諸物理量がその星質量で主
に決まっているとすると，最盛期に向けて銀河の
進化はその星質量の急速な増加とともに（ある関
係式に従うような形で）大きく進んでいくのだろ
うと考えられる．
ここで考えた星質量‒星形成率関係を“登って

いく”ような進化をある一定期間続けるためには，
その間星形成を維持し続けなければならない．こ
のとき銀河が始めからもっていたガスだけではす
ぐに消費し尽くしてしまうと考えられ，おそらく
外部からのガスの流入が不可欠であると考える21）．
これを調べるためには，可視近赤外の観測だけで
はなくALMAなどの大型の電波干渉計を用いて
直接分子ガスを観測することが必要である．

8. まとめと今後の展望

本稿では，われわれがこれまでに行ってきた遠
方の［O iii］輝線銀河に関する研究について紹介
をした．z～2において ［O iii］輝線とHα輝線とで
それぞれ選ばれた銀河サンプルを直接比較するこ
とで，遠方における［O iii］輝線を用いた星形成
銀河探査の有用性を定量的に示した．z＞3の
［O iii］輝線銀河に関する研究では撮像・分光
データを用いてその星形成活動性や星間空間の物
理状態を系統的に調べ，最盛期の星形成銀河との
比較を行った．その結果，最盛期に向かう時代に
星形成銀河の進化段階は主に銀河の星質量で決め
られているのではないかということ，そしてこの
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二つの時代の間に銀河は大きくその星質量を増加
させるということが示唆された．
このように，最盛期前夜は銀河の加速度的な成
長が見られる重要な時代であることが示唆された
が，ここで次に疑問として浮かぶのは，そのよう
な成長があったとしてそれがどういった物理過程
によって引き起こされているのかということであ
る．銀河に働く物理過程を明らかにするためには
個々の銀河を空間的に分解すること，そしてその
運動状態を知ることが鍵となる．われわれの次の
ステップとしては，これまでに構築してきた星形
成銀河サンプルに対してその内部構造の情報を得
るための高い角分解能の観測を行うことを考えて
いる．
これまで銀河の内部構造や運動状態を調べる研
究は最盛期頃までの銀河を中心に行われてきた
が，今それが z＞3へと大規模に拡張されつつあ
る．また，2020年打ち上げ予定のジェームズ・
ウェッブ宇宙望遠鏡（James Webb Space Tele-
scope）は，これまでは観測的な制限の多かった
z＞3の銀河について（もちろんこの時代に限ら
ないが），今までわれわれが見ることのできな
かった姿を明らかにしていくだろう．
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Galaxy Formation before the Peak Epoch 
Revealed with ［O iii］ Emission Line Gal-
axies
Tomoko Suzuki
Astronomical Institute, Tohoku University, 6‒3, 
Aramaki, Aoba-ku, Sendai, Miyagi 980‒8578, 
Japan

Abstract: We focus on the epoch of z＝3‒3.6, which 
corresponds to ～1 Gyr before the highest peak of gal-
axy formation and evolution. We use the ［O iii］ λ5007 
emission line as a tracer of star-forming galaxies at 
z＞3 instead of the UV light. Based on the samples of 
［O iii］emitters obtained by the narrow-band imaging 
observations, we investigated their star-forming activ-
ities and physical conditions of the interstellar medi-
um. From a comparison between our samples at z＝
3.2‒3.6 and star-forming galaxies at z＝2‒2.5, it is in-
dicated that the stellar masses may be the primary 
quantity to determine the star formation rates and gas 
metallicities of star-forming galaxies between z～2 
and z～3.2 and that the individual galaxies increase 
their stellar masses signi�cantly during this epoch.
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