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概要

銀河の形成と進化の過程を解明するには、銀河周辺物質 (Circumgalactic Medium;

CGM)の理解が必要不可欠である。CGMが銀河に降着することで星形成が起こり、
銀河の形成と進化が促進される。また銀河内部での超新星爆発などによるアウトフ
ローによって、物質が再びCGMに還元される。この銀河–CGMの物質循環を解明
することが、銀河の形成と進化の有力な手がかりとなる。CGMは希薄なガス相の
物質なので、クエーサー吸収線の手法を用いれば柱密度や速度分散などの物理量の
探査が可能である。しかしながら、一視線方向の奥行き情報しか調査できないので、
CGMの重要な要素である空間情報を取得することは困難である。その欠点を補う
手法の一つに重力レンズクエーサーを背景光源に用いる多視線分光観測がある。重
力レンズクエーサーとは重力レンズ効果を受けて複数のレンズ像を持つクエーサー
であり、各レンズ像を分光観測すれば、多視線でCGM吸収体を捉えることが可能
になり、遠方宇宙に存在するCGMのサイズや分布といった空間情報が入手できる。
そこで本研究は数秒角 (物理的距離にして 100 pc – 10 kpcに相当する)の離角をも

つ重力レンズクエーサーを用いて、そのスペクトル中の吸収線の情報から、CGMの
局所的内部構造を調査することを目的としている。本研究が所有する 10個の重力レ
ンズクエーサースペクトルと先行研究の文献から引用した 3個の重力レンズクエー
サースペクトルを用いて、合計 13個の重力レンズクエーサースペクトル上に、計
293個の金属吸収線を検出した。各吸収線を高電離イオン (C3+や Si3+など)と低電
離イオン (Mg+やFe+など)に分割し、視線間実距離 (Dtra)に対する吸収線の静止系
等価幅 (REW )、視線間の等価幅変動値 (dEW = |EW1 − EW2|/max(EW1,EW2))

と吸収線欠落頻度 (R1on)を調査した。視線間実距離とは、吸収線の赤方偏移におけ
る重力レンズクエーサーの各視線間の物理的な実距離であり、各視線上の吸収線の
有無によって吸収体のサイズの上限値や下限値に対応させることができる。静止系
等価幅は吸収線の吸収強度を示し、等価幅変動値は視線間の吸収線の強度比、吸収
線欠落頻度は片方の視線で吸収線が未検出となる比率を表している。
吸収線ペア間の各静止系等価幅の相関係数を調べたところ、REW< 1 Åの弱い
吸収線に着目すると、高電離イオンに比べ、低電離イオンの静止系等価幅の視線間
の分散が大きくなる傾向があった。等価幅変動値については、CGMの電離状態に
関係なく、視線間実距離に強い依存性は示さず、dEW ∼ 0.2という一定の値をとっ
た。吸収線欠落頻度については、大きな距離スケール (Dtra∼10 kpc)で高電離イオ
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ンが小さな値 ((R1on ∼ 0.02)をとるのに対し、低電離イオンは小さな距離スケール
(Dtra ∼0.5 kpc)において、既に大きい値 (R1on ∼ 0.16)をとることがわかった。こ
の結果から、低電離イオンの方がより小さいサイズで密度揺らぎを有している可能
性を導いた。
さらに本研究では、5つのフリーパラメータ (等価幅分布関数EW (r)、ガス球の直
径 d、CGMの全体サイズL、拡散ガス強度EW diff、配置密度Cf)をつかって単純等
価幅ガス球モデルによる観測値の再現を試みた。ベストモデルから各電離状態の吸
収体の内部構造を推察した結果、高電離イオンが僅かな密度揺らぎをもつ∼ 500 kpc

の巨大なガス雲を形成している一方で、低電離イオンは< 1 kpcスケールのクラン
プ状のガス球が密集して (または内部に隙間をもつフィラメント状のガス群を形成し
て)500 kpcの広範囲に散らばっている、という描像を導くことができた。この傾向
は先行研究で定性的に考察されていたが、吸収線欠落頻度に注目して定量的にCGM

ガスの構造を評価したのは本研究が初めてである。
本研究の将来的展望として、Hyper Suprime-Cam Subaru Strategic Programの大
規模サーベイを利用し、銀河の測光的赤方偏移からCGMに対応する母銀河を特定
知ることに加えて、距離依存性などを導入した新たな単純等価幅ガス球モデルを用
いて、より詳細なCGMの構造を調査することを計画している。
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第1章 イントロダクション

1.1 クエーサーとは
クエーサーは遠方宇宙に存在する超高光度を有する活動銀河核 (Active Galactic

Nuclei; AGN)の一種である。AGNとは星に由来しない活動的な現象が発生してい
る銀河中心核 (銀河の中心領域)を意味している (図 1.1)。その高光度の発生原理は
AGNの中心に存在する大質量ブラックホールエンジンの説が一般的である (Salpeter

1964他)。まずブラックホールの重力エネルギーによって周囲の物質が中心方向に
引き寄せられる。引き寄せられた物質は角運動量を保持しているので、降着円盤が
形成される。降着円盤内の物質同士が摩擦によって加熱され、熱輻射を放出すると
いうメカニズムである。クエーサーはAGNのうちで最も明るいクラスに属し、中
心核の絶対等級はMB < −21.5になる。クエーサーの中心放射領域は約 0.01 pc1ほ
どであるにも関わらず、その強力な放射は約 10 kpcのサイズである銀河全体の恒星
の光を凌駕するほどであり、地球の夜空で見ると星のような点光源のように見える
ため準恒星状天体 (quasi-stellar radio source; quasar)と呼ばれている。
クエーサーの物理的特徴のひとつに、電波、赤外線、可視光線、紫外線、X線、

ガンマ線の非常に広範囲に及ぶ連続光を放射することが挙げられる。クエーサーの
スペクトルエネルギー分布の形状は、降着円盤からの黒体放射などによる熱的放射
とジェットやローブ部分で発生するシンクロトロン放射といった非熱的放射の複合
的な放射形態を持つと考えられている。特に紫外・可視光帯の連続光は、降着円盤
の内縁部ほど温度が高く外縁部ほど温度が低くなる、という黒体放射の重ね合わせ
で形成されていると説明できる (図 1.1(右)と図 1.2)。また、スペクトル中に見られ
る線幅の広い輝線2(速度幅に換算して数千 – 数万 km s−1)もクエーサーの物理的特
徴のひとつである。量子力学的なローレンツ関数の細い形状になる輝線が大きな線
幅を持つ理由は、輝線放射をしているガスが非常に大きな速度分散を持つからであ
る。この大きな速度分散は銀河の回転運動、乱流などの運動学的構造 (数百 km s−1)

では説明できず、クエーサーの中心核から数光日離れた領域に存在する広輝線領域
(Broad Emission Line Region; BELR)にいるガスの回転運動で広がっていると考え

1広輝線放射領域のサイズ。
2クエーサーの輝線赤方偏移やイオンの各遷移波長によって変化するが、おおよそ数十 – 数百 Å

の波長幅として観測される。
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図 1.1: 左図:HST/WFPC2(ハッブル宇宙望遠鏡/Wide Field Planetary Camera2)で撮影
された活動銀河核NGC4261。左側は可視光帯と電波帯を重ね合わせた撮像図。中心光源領
域とジェットから吹き出た電波ローブが見られる。右側は f675w-band(6000 – 7500 Å)で撮
像された中心領域 (「HubbleSite (URL: http://hubblesite.org)」から引用; Ferrarese et al.
1996)。右図:クエーサーの中心領域の概念図。光源は大質量ブラックホール周辺の降着円盤
などで構成されていると考えられている (「Nasa.gov (URL: https://www.nasa.gov)」から
引用)。

られている。中心ブラックホール近傍の強い重力場による速度分散が非常に広い線
幅の輝線の起源であると考えられている。

1.2 クエーサー吸収線
宇宙には電磁波を発する恒星や銀河だけでなく、自ら強力な光を発しないガス状
の物質も存在する。他の天体の光を利用して蛍光放射3をするガスもあるが、近くに
光源のない希薄なガス相の物質を直接観測することは困難である。また、たとえ電
磁波を放射する天体であっても、遥か彼方に存在するものは実視等級が低くなるた
め、各観測装置の検出限界にもよるが、撮像観測が不可能になる。このような幽か
な天体を捉えることを得意としているのが、クエーサー吸収線と呼ばれる観測手法
である。図 1.3のように、クエーサーから放たれた光は、クエーサー–地球間の視線
上に存在するクエーサー自身に付随するガス、銀河、銀河間物質、銀河周辺物質、
銀河系内の星間物質などに起因するガス相の物質を通過する。このときクエーサー
のスペクトルの連続光部分に谷状の吸収構造が生じる。これがクエーサー吸収線で
あり、吸収線が刻まれた波長や吸収線の形状を解析することで、吸収ガスの様々な
物理情報を入手することができる。

3光子による励起によって電子のエネルギー準位が上がる。その後下位エネルギー準位に遷移した
時の損失エネルギーが光子となって放射される。
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図 1.2: Large Bright Quasar Survey(LBQS; Francis et al. 1991)の 700個のクエーサーの
紫外・可視光帯の平均スペクトル。なだらかな連続光の中に様々なイオンや水素の再結合線
による広輝線が存在する。

図 1.3: クエーサー吸収線の概念図。クエーサースペクトルにある吸収構造は、クエーサー
視線上の様々なガス物質の吸収によるものである。
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1.2.1 クエーサー吸収線の物理
この節では、吸収線の輪郭と吸収ガスの物理量の関係について議論する。波長 λ

を持つ光子が原子 (またはイオン）に吸収される場合の相対的確率 φ(λ)を考える。
吸収線輪郭の中心波長を λ0とすると

φ(λ)dλ =
γi/π

(λ− λ0)2 + γ2
i

dλ (1.1)

となる。ここで、γiは吸収線の減衰定数である。速度成分のない吸収線輪郭 φ(λ)は
規格化したローレンツ型の確率分布となる。現実の宇宙にあるガス中の粒子は視線
方向に速度分布を持っているので、吸収線の線幅が広がる。速度 vで観測者から遠
ざかる原子はドップラー効果により見かけの中心波長 λ′ = λ0(1 + v/c)となる。し
たがって式 (1.1)は、

φ(λ, v)dλ =
γi/π

[λ− λ0(1 + v/c)]2 + γ2
i

dλ (1.2)

と書き換えられる。ここでガスの視線方向の速度分布が以下の規格化されたガウス
分布を持っているとする。

P (v)dv =
1

(2πσ2)1/2
e−v2/2σ2

dv =
1

(πb2)1/2
e−v2/2σ2

dv (1.3)

σはイオンの吸収断面積であり、bはドップラー bパラメータと呼ばれるものである。
ドップラー bパラメータはガスの熱運動の指標となる量である。マクスウェルの
熱的速度分布では、視線方向の速度分散がガウス型になる。ドップラー bパラメー
タと熱運動だけをしているガスの温度 T との関係は、

b =
√
2σ =

(
2kT

μmp

)1/2

= 0.129

(
T

μ

)1/2

km s−1 (1.4)

となる。mpは陽子質量、μはイオンの原子量である。
吸収原子 1個あたりの吸収断面積はローレンツ型関数にガウス型関数の速度分布

を畳み込んだ以下の関数となる。

σ(λ) =
πe2

mec

fλ2
0

c

1

(πb2)1/2
γi
π

∫ +∞

−∞
e−v2/b2dv

(λ− λ0 − λ0v/c)2 + γ2
i

(1.5)

ここで eは電気素量、meは電子質量、f はイオンの振動子強度である。吸収線の幅
は「自然広がり」「減衰」「ドップラー広がり」の要素によるものである。自然広がり
は有限の寿命を持つ遷移ではそのエネルギーを正確に決めることはできないという
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ハイゼンベルグの不確定性理論から導かれる4。ドップラー広がりは吸収ガス雲内の
ガス粒子の運動によるものである。吸収線の中心波長部分では、「ドップラーコア」
と呼ばれるガウス関数の成分が主となり、中心波長から離れるとローレンツ関数の
成分が支配的になり幅の広い「減衰ウィング」が見えてくる。ここで y = v/bとお
いて、ドップラーコアの幅をΔλ0b/cと定義する。さらに無次元量 aおよび xを用い
て、a = γi/Δλ0、x = (λ − λ0)/Δλ0とおく。これらを使って式 (1.5)を簡単にする
ことができる。被積分関数の分母の第 1項は、

Δλ0[(λ− λ0)/Δλ0 − y] = γi(x− y)/a (1.6)

となる。したがって、吸収断面積は

σ(λ) =
πe2

mec

fλ2
0

b

a

π3/2

∫ +∞

−∞
e−y2dy

(x− y)2 + a2
≡ πe2

mec

fλ2
0

b
U(a, x) (1.7)

となるここでU(a, x)は規格化されたフォイクト関数と呼ぶ (Hummer at al. 1965)。
中心波長 λ0の吸収線の強度は、ガスの吸収断面積を波長で積分することで求められ
る。規格化されたフォイクト関数を積分すると 1なので、

∫
σ(λ)dλ = Δλ0

∫
σ(λ)dx =

πe2

mec

fλ2
0

c
=

λ4
0

8πc

g2
g1
A21 (1.8)

となる。これはガス中のイオンがクエーサーの光を吸収し、エネルギー準位 1から 2

へ遷移するときの吸収強度であり、自然放射に対応するアインシュタイン係数A21、
統計的重率 (対象エネルギー準位に存在できる電子の数)g1, g2を用いて表している。
吸収線解析に必要な吸収線輪郭に対するモデルフィットはこのフォイクト輪郭が用
いられている。
吸収線の吸収強度を議論する際のシンプルな指標として等価幅が用いられる。等
価幅で吸収線を評価するメリットは、スペクトルの分解能が低く吸収線輪郭がフォ
イクト輪郭でモデルフィットできない時でも、吸収強度を測定できることである。
図 1.4のように、等価幅は吸収部分と同じ面積をもつ長方形の波長方向の幅で定義
される。連続光部分のフラックスを Fc(λ)、吸収線部分の残余フラックスを F (λ)、
吸収線の波長領域が λ1 – λ2の時、等価幅EW (λ)は

EW (λ0) =
∫ λ2

λ1

Fc(λ)− F (λ)

Fc(λ)
dλ

=
∫ λ2

λ1

(
1− F (λ)

Fc(λ)

)
dλ (1.9)

で算出できる。吸収ガスの光学的厚さ τ(λ)を用いると、F (λ) = Fce
−τ(λ)と表され

4エネルギーの測定誤差をΔE、測定時間の誤差をΔtとしたとき、ΔEΔt ≥ h̄という関係性が導
かれるため、遷移時間に一定の測定時間の誤差がある場合、エネルギー揺らぎを生じることを示唆し
ている。
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図 1.4: 等価幅 EW の模式図。吸収線面積と長方形面積が等しくなる時の長方形の波長方
向の幅が等価幅である。

るので、
EW (λ0) =

∫
(1− e−τ(λ))dλ (1.10)

と書き換えられる。光学的厚さは、視線上のガス密度 n(l)と式 (1.7)の吸収断面積
を使って、

τ(λ) =
∫
n(l)σ(λ)dl = Nσ(λ) = N

πe2

mec

fλ2
0

b
U(a, x) (1.11)

で表される。N はガスの柱密度であり、N =
∫
n(l)dl cm−2で定義される。ここで、

吸収線中心での光学的厚さを
τ0 =

πe2

mec

fλ2
0

b
N (1.12)

として、等価幅の式 (1.10)を変換すると、

EW (λ0) =
λ0b

c

∫
{1− exp[−τ0U(a, x)]} dx (1.13)

となる。したがって、等価幅は τ0の中身の bとNに依存している。式 (1.13)は τ0が
増加すると等価幅がどのように「成長」するかを示す成長曲線と呼ばれている。吸
収線の残余フラックスが大きく残されているような弱い吸収線の場合、τ0 � 1とす
ると式 (1.13)を第 1次項まで展開すると、EW (λ0) ∝ τ0を得られる。この部分は成
長曲線の線形部分に相当し、図 1.5のように等価幅と柱密度も比例関係になる。し
たがって、たとえ分解能の低いスペクトルで吸収線のモデルフィットが行えなくて
も、弱い吸収線ならば柱密度が評価可能である。

10



図 1.5: C IV λ1548の成長曲線の例。2種類のドップラー bパラメータについて示している。
等価幅が ≤ 0.03 Å以下ならば、柱密度と等価幅は比例関係になる (「ピーターソン活動銀
河核」から抜粋)。

1.2.2 クエーサー吸収線の種類
クエーサー吸収線は「付随吸収線」と「介在吸収線」という名称で分類される。
付随吸収線はクエーサーから噴出しているアウトフローガスを起源に持つ広吸収線
(Broad Absorption Line; BAL)などが例としてある (図 1.3のクエーサー付随ガスが
作る赤線の吸収線)。一方で介在吸収線はクエーサーの付随物以外の銀河、銀河間物
質、銀河周辺物質、銀河系内のガスなどに由来する全ての吸収線のことを指し示す。
また、各吸収体によって以下のような特徴的な吸収構造を作りだす。

広吸収線 (Broad Absorption Line; BAL)

BALはクエーサースペクトル中で現れる吸収線の中で、最も広い線幅を持ち、
速度幅にして FWHM ≥ 2000 km s−1 になる。クエーサー中のアウトフロー
ガスが作り出す付随吸収線の代表例である。アウトフローは非常に多様な速度
を持つガス流群で構成されているため、これが並外れた線幅をもつ吸収構造を
作りだす。図 1.6のように、BALはクエーサーの輝線のすぐそばの短波長側に
現れることがほとんどである。これはガス流群が高速度で放出されて、視線手
前方向に運動している青方偏移をしていることを示す。また介在吸収線には見
られないBALの特徴として、吸収線の時間変動が確認されている (Rodriguez

et al. 2012; Horiuchi et al. 2016他)。
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図 1.6: クエーサー 1413+1143のスペクトル。Si IVとC IV輝線の短波長側に幅の広い強い
吸収が観測されている (「ピーターソン活動銀河核」から抜粋)。

中性水素の吸収線
宇宙に最も大量に存在する水素原子はクエーサースペクトル中でも最も多く
見られる。特に電子の主量子数が n = 1から n = 2へ励起するの際の吸収線
は、水素の Lyα λ1216吸収線 (Lyα吸収線と略称)として観測される。図 1.7

のスペクトル中に大量に存在するように、クエーサー吸収線の中で最もポピュ
ラーな吸収線である。水素が大量に存在する光学的に厚い銀河円盤などを通過
した際の Lyα吸収線は、等価幅が∼10 Åになるほどの減衰ウィングが卓越し
た吸収線になる。このような吸収構造は減衰 Lyαシステム (Damped Lyman-

alpha system; DLA system)と呼ばれる。厳密には中性水素の柱密度がN(H I)

> 2 × 1020 cm−2のものをDLAと呼び、1018 < N(H I) < 2 × 1020 cm−2のも
のは sub-DLA、1017 < N(H I) < 2× 1018 cm−2のものはライマンリミットシ
ステム (Lyman Rimit system)というサブクラスに分類される。また、銀河間
物質である宇宙の大規模構造のフィラメント中の水素も Lyα吸収線を作りだ
す。高赤方偏移のクエーサーの視線はそれらの水素を貫く頻度が高くなるの
で、クエーサーの Lyα輝線より短波長側が大量の Lyα吸収線で埋め尽くされ
ることがある。これは Lyαの森 (Lyman-alpha forest)と呼ばれる吸収線群で
あり、1012 < N(H I) < 1017 cm−2の柱密度を持つ中性水素が作り出す。銀河
間物質の電離状態が比較的低い高赤方偏移ほど、クエーサースペクトルがLyα

の森が卓越して観測されるので、Lyαの森の波長範囲では他の赤方偏移の吸
収線が埋もれてしまい、検出不可能になる場合がある。
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図 1.7: クエーサーPHL 957のスペクトル。4500 Åの Lyα輝線から短波長側の多くの吸収
線のほとんどは Lyα吸収線である (Lyαの森)。zabs= 2.3の減衰 Lyαシステムによる強い
Lyα, Lyβ吸収線が確認できる (「ピーターソン活動銀河核」から抜粋)。

二重共鳴吸収線
天文学においてリチウムよりも原子番号の大きい元素は金属元素5と定義され、
それらの原子による吸収線を金属吸収線を呼ぶ。金属吸収線は線幅が細く、速
度幅にして∼ 10 km s−1のものがほとんどである。速度幅が大きいもので∼ 100

km s−1になるものもあるが、この線幅は吸収ガスの運動速度のばらつきの重ね
合わせで説明できるものが多い (複数のコンポーネントに分かれた吸収線系と
呼ぶ)。線幅の細い金属吸収線はBALやDLAとは違い、吸収線の見た目だけ
では、どの種類のどこの赤方偏移に位置する吸収ガスがもたらしたものかを同
定するのは難しい。そこで目印となるのが二重共鳴吸収線である。具体的には
Mg II λλ2796,2803、C IV λλ1548,1551、Si IV λλ1394,1403、N V λλ1239,1243

である6。二重共鳴吸収線は元素の方位量子数の違いによりエネルギー準位が
僅かに 2つに分かれるので、一度の吸収で中心波長が僅かに異なる 2つの吸収
構造が同時にできる吸収線である。二重共鳴吸収線は各イオンごとに吸収波長
と吸収強度比が既知であるのを利用して、吸収線が赤方偏移していてもその形
状から同定が可能である。観測者系波長 λobsと吸収線赤方偏移 zabsにおける

5炭素以上という定義もある。
6観測天文学では、中性炭素を C I、一階電離炭素 (C+)を C IIのように表記する。Lyα λ1219や

Mg II λλ2796,2803は遷移波長を表す表記法であり、省略して用いることもある。
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静止系波長 λrestは以下の関係になる。

λobs = (1 + zabs)× λrest (1.14)

したがって、図 1.8のようなスペクトルの場合、吸収波長が 1548 Å及び 1551 Å

であるC IVの二重共鳴吸収線が∼4300 Åに出現してるので、吸収線赤方偏移
は zabs ∼ 1.7と同定することができる。ひとつの吸収線系の赤方偏移が分かれ
ば、同じ赤方偏移に他の金属吸収線が存在するはずなので、zabsと λrestから
λobsを逆算し、その観測波長帯に吸収線が無いか探査をする。このように二重
共鳴吸収線を指標にして金属吸収線の同定を行う。

図 1.8: クエーサー 1331+170のスペクトル。∼ 3900 Åにある Si IVと ∼ 4300 Åにある
C IVが zabs = 1.77の吸収線であることを利用して、同じ吸収線系に属する他のイオンの吸
収線を同定している (「ピーターソン活動銀河核」から抜粋)。

1.3 銀河周辺物質
クエーサーおよび銀河を背景光源とした吸収線観測 (Münch & Zirin 1961; Bahcall

& Spitzer 1969他)から、手前に存在する銀河の周辺物質 (Circumgalactic Madium;

CGM)の存在が示唆されてきた。CGMは銀河の周囲約 100 – 300 kpcの領域に存
在するガス相の物質であり、銀河のビリアル半径7内の天体とは独立した系である

7ビリアルの定理 (T = 1
2U ; T は運動エネルギー、U は重力ポテンシャルエネルギー)が成り立っ

ている力学的平衡状態に達している自己重力系の大きさを代表する半径。
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(Barnes et al. 2014)。CGMは図 1.9のように銀河を包み込むように存在するガス
群であり、異なる形態のガスで構成されていると考えられている。降着ガスは銀河
間物質を銀河内部に送り込む機能をもつ。降着したガスは星形成の材料となり、銀
河進化を促進する。銀河から噴出されているガス流は、銀河内部の若い大質量星団
の強力な放射や超新星爆発8によって引き起こされるアウトフローガスである。この
アウトフローガスは星の進化の過程で生成された金属元素を銀河外に放出するとい
う重要な役割を持っている。アウトフローガスの一部は銀河の重力圏を振り切れず、
再び銀河内部に還元される。この循環ガスは単純にガスが再び銀河内部に戻るだけ
でなく、銀河円盤中心部から放出されたガスを銀河円盤外縁部に分配するような機
能を持っていると考えられている。また明確な存在の確認はされていないが、銀河
を包むような拡散ガスが存在すると考えられている。拡散ガスは銀河団中の銀河同
士を接続するような役割を果たしているという見解もある。上記のようにCGMは
銀河と銀河間空間の物質循環の仲介役を担っており、銀河の形成と進化および宇宙
空間の化学進化9などに大きな影響を与える。

図 1.9: CGMの概念図 (Tumlinson et al. 2017)。中心にある銀河を取り巻くように、降着
ガス、アウトフローガス、循環ガス、拡散ガスが存在すると考えられている。

8大質量の恒星が一生を終えるときに起こす爆発現象。爆発による衝撃波とともに星内部で生成さ
れた金属元素が拡散される。

9ビッグバン直後の初期宇宙のバリオン物質は水素とヘリウムしか含まれていなかったが、星内部
で合成された重元素が超新星爆発や星風によって放出される。赤方偏移ごとに宇宙の金属組成は変遷
しており、これを宇宙の化学進化と呼ぶ。
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1.3.1 CGMの役割
銀河の形成と進化には未だ不透明なプロセスがある。CGMの存在がそれらを解

明する糸口として近年になって注目されている。
まず、銀河の星形成活動の寿命にCGMが関連していると考えられている。銀河
系を例にすると、銀河系が持っているガス質量は太陽質量の 100億倍程度になるが、
銀河系の星形成率は 6 – 10 M�year−1であり、このペースだと 10 – 20 億年でガス
を使い切ってしまう。しかしながら銀河系はビックバン後 5億年ほどに形成された
と考えられている (Frebel et al. 2007)が、未だに活動している星形成領域が確認さ
れている (Bania et al. 2010)。この結果は、銀河が自身の持つガスだけでなく新た
にガスを外部から獲得していていることを示唆している。また、CGMによる銀河
の星形成活動の調整はガスを供給するだけではなく、銀河からガスを系外に放出す
ることで星形成活動を抑制することもある。図 1.10の上のパネルは、銀河の星質量
のみを使った星形成活動による銀河のガス枯渇のタイムケールを示している。銀河
の特徴的光度 (シェヒター光度10; L∗)ごとに銀河を分類すると、各銀河ごとによっ
てガス枯渇タイムケールに幅はある (∼ 20 – 60億年)ものの、理論で示唆されてい
る以上の期間で星形成活動を行っている銀河が数多く確認されている。したがって、
宇宙の大部分の銀河は自身の持つガスだけでなく、外部から供給されたガスを使っ
て星形成活動を維持しているはずである。
次に銀河内部で生成された金属元素はCGMを介して流失していると考えられて

いる。星の内部で生成された金属元素は星の寿命と共に星間空間に放出される。大
質量銀河の方が、星形成が活発なので金属元素の含有量は高くなるはずである。図
1.10の下のパネルは、恒星が生成し銀河中に放出した全金属量に対する、星と星間
ガスと星間塵が持つ金属量の比率を示したものである。暗い銀河ほど星間ガス、明
るい銀河ほど星がもつ金属量が多くなるが、どの銀河でもその合計比率は∼ 0.2し
かない。銀河中で生成された残りの 8割の金属はCGMに流出し、さらに銀河間空
間へ放出されたと考えられている (Peeples at al. 2014)。銀河中で作られた金属元素
の大部分を CGMが受け取り、銀河外へ運搬している可能性は非常に高く、銀河周
辺で金属元素の分布調査ができれば、銀河とCGMの相互作用を特定できる。さら
にCGMから銀河間空間への金属元素の流出を調査すれば、銀河間物質の化学進化
の研究に繋がる。

10銀河の光度関数 (銀河の光度ごとの数密度分布)を記述する際の近似関数にシェヒター関数が用
いられる。ある光度を境に、明るい銀河の頻度は指数関数的に減少し、暗い銀河の頻度はべき関数的
に増加していく。この特徴的光度をシェヒター光度 L∗ と呼ぶ。

16



図 1.10: 銀河の星質量を関数としたガス枯渇タイムスケール (上)と銀河中の金属保持率
(下)。銀河の質量ごとに、銀河の特徴的光度 L∗のクラスに分類している。下のパネルの金
属保持率は、赤色が星の持つ金属量、青色が星間ガスが持つ金属量、橙色が星間塵がもつ金
属量の比率である (Tumlinson et al. 2017; Whitaker et al. 2012; Peeples at al. 2014)。

1.3.2 CGMの探査法
前述の 1.3.1節の通り、銀河の形成と進化に大きな影響を与えているCGMは物質

循環の役割を担っており、最も注目すべきはCGMの分布や広がりといった空間情
報であるといえる。中心銀河に対してCGMガスはどの程度まで広がっているのか、
銀河の特性や方向によってCGMガスの分布は異なるのか、ガスの流入と流出の接
続点はどこなのか等、これらを解明することがCGMを通して銀河の形成進化の解
明に繋がる。銀河 – CGMの距離的な相関関係やCGMの空間分布を探る研究は様々
な手法で行われており、ここでは 4つの探査方法を紹介する。

分光撮像観測
母銀河に対するCGMの広がりを調査することに特化した探査方法が、図 1.11

のような分光撮像観測である。まずクエーサーを背景光源にして、CGMガス
をクエーサー吸収線で捉える。さらに背景光源にしたクエーサー周辺の銀河を
撮像観測で捉える。クエーサースペクトル中に現れたCGMガスの吸収線赤方
偏移 zabsと銀河の赤方偏移 zgalが一致すれば、CGMガスとその母銀河をセッ
トで特定できる。クエーサー吸収線の観測からCGMガスの物理的特徴を取得
し、さらに撮像観測からクエーサー – 銀河の配置や母銀河の放射特性 (例え
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ば、表面輝度11、星形成率、色12)の情報を得ることができる。また、クエー
サーと銀河の天球面上の離角 θと測光的赤方偏移を用いれば、吸収線赤方偏移
におけるクエーサー視線 – 銀河間の実距離 (インパクトパラメータ; Dimp)を
算出することができる (算出方法は 2.2.1節に記述)。このインパクトパラメー
タが吸収体の広がりを示す空間情報となり、CGMの空間分布について考察す
ることができる。Rakic et al. (2012, 2013)やTurner et al. (2014, 2015)では
複数の銀河 – CGMの分光観測で得た水素または金属吸収線を基に、zabs ∼ 2

– 3の銀河に対するMpcスケールのインパクトパラメータや視線方向距離の関
数として CGMの柱密度 (logN)の 2次元マップを作成している。図 1.12は、
母銀河に対する H Iと C IVの光学的厚さに注目した 2次元マップである。視
線方向距離は C IVの方が、インパクトパラメータは H Iの方がそれぞれ分布
が広がっており、CGMの分布範囲は 1 Mpc – 300 kpcであることを示してい
る。ただし、視線方向距離はCGMの視線速度差の影響で広がる方向に過大評
価 (finger-of-God効果)され、インパクトパラメータは銀河円盤面の降着ガス
の運動方向によって縮まる方向に過小評価 (カイザー効果)される。

図 1.11: 分光撮像観測の模式図。分光観測で得た吸収線赤方偏移 zabsと銀河の赤方偏移 zgal
が一致すれば、CGMとその母銀河を特定できる。離角 θと銀河の赤方偏移 zgalからインパ
クトパラメータDimpが算出できる。

11単位平方角あたりの放射流束。単位平方角あたりの等級に変換して用いることもあり、面輝度と
も呼ぶ。

122種類のバンドでの等級差を測定し、(B − V )などの色指数で表される (単位は等級)。
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図 1.12: Keck Baryonic Structure Survey (KBSS; Turner at al. 2014)の 854個の星形成
銀河のサンプルを用いたH I(左)とC IV(右)の吸収ガスの光学的厚さの 2次元マップ。母銀
河の位置を原点とし、クエーサーの視線方向距離 (縦軸)とインパクトパラメータ (横軸)の
分布をプロットしている。

深い撮像観測
CGMガスは希薄なガスなので、吸収は起こすが放射はほとんど起こさない。
しかしながらスターバースト銀河やクエーサーのCGMは母銀河の強い放射を
受けて、蛍光放射を起こすものもある。CGMガス中の水素の蛍光放射などに
的を絞って、その光だけを透過する狭帯域フィルターを用いた「深い」撮像観
測でCGMの空間分布を調査できる。水素の蛍光放射をLyαの表面輝度 SBLya

で評価すれば、CGMガスそのものを撮像観測で浮かび上がらせることができ
る (Cai et al. 2017; Arrigoni Battaia et al. 2016; Cantalupo et al. 2014他)。
図 1.13はHennawi et al.(2015)で観測されたAGN群とCGMガスである。右
側の可視光帯の撮像データは背景光源のクエーサー (b/g QSO)およびターゲッ
トである 4つのAGN群 (f/g QSOとAGN1 – 3)を捉えている。このフィール
ドを Lyαを捉える狭帯域フィルターで撮像したものが、左側の撮像データで
ある。SBLya = 1.4× 10−17 erg s−1 cm−2 arcsec−2の表面輝度を持つ Lyα蛍光
放射ガスが∼ 200kpcほど広がっていることがわかる。ただしCGMガスの蛍
光放射は中心光源から離れすぎると光を発しなくなるので、蛍光放射していな
いガスはより広い領域まで拡散している可能性はある。また、観測装置による
表面輝度の検出限界にも大きく左右される。

シミュレーション
銀河は恒星の集合体であり、銀河の進化と特性は恒星の種類と数で決まると
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図 1.13: Keck/LRIS(ケック望遠鏡/Low Resolution Imaging Spectrometer)で撮像された
クエーサー SDSSJ0841+3921周辺の AGN群 (Hennawi et al. 2015)。左図:Narrow-band
filter(∼ 3640 Å)で撮像された Lyαの表面輝度分布。右図:V-band(∼ 5000 – 6000 Å)の撮
像図。

いっても過言ではない。銀河形成の際の最初のガス質量で、その後の銀河の進
化過程を観測的経験則から推察することができる。これは銀河の初期質量関数
と呼ばれるものであり、銀河進化をシミュレーションで再現する理論研究分野
にも大いに取り入れられている。例えば図 1.14は母銀河と多種の金属CGMガ
スの分布をシミュレーションで再現した Shen et al. (2013)の結果の一部であ
る。このシミュレーションから、CGMガスは金属の種類によって分布や広が
りが異なっていることが読み取れる。H Iは銀河の円盤面方向に集中し、Si II

と C IIの電離状態の低いガスは円盤面方向に連続的、または垂直軸方向にク
ランプ状に分散している。同じ元素でもより電離状態の高い Si IVやC IVはよ
り広い範囲にクランプが拡散しており、さらに高電離イオンガスであるO VI

は均一的な巨大ガス (∼ 500 kpc)を形成している。サイズに関するこれらの理
論値は前述の観測の結果と良く一致している。

多視線分光観測
クエーサー吸収線は自ら光ることがないCGMガスを影絵の要領で捉えること
ができる。しかしながらクエーサー視線上の一次元の情報しか手に入れられ
ないので、ガスの空間情報については探査できない。この弱点を克服する方法
として、隣接する多数のクエーサーや銀河を背景光源として利用し、複数の視
線でもってガスを捉えるのが多視線分光観測 (図 1.15)である。各背景光源を
分光観測して、手前の空間に存在する吸収体の情報をそれぞれの視線ごとに
取得する。さらに天球上の背景光源同士の離角と吸収線赤方偏移から、視線間
実距離Dtraを算出する (方法は 2.2.1節で記述)ことで吸収体の空間情報を得
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図 1.14: Shen et al. (2013)のシミュレーション再現による各イオンの柱密度のマップ。中
心十字点が銀河の位置を示し、x軸方向が銀河の円盤面、y軸方向が垂直軸になるように配
置されている。黒線の円は銀河のビリアル半径を示している。

ることができる。多視線分光観測は前述の分光撮像観測で得られるインパク
トパラメータと違って、ガスそのものの空間情報を取得することができる。例
えば、両方の視線で吸収線が検出されれば、視線間実距離は吸収体サイズの下
限値に相当し、片方の視線だけで吸収線が検出されれば、視線間実距離は吸収
体サイズの上限値と見なせる。Bowen et al. (2016)は、zgal ∼ 0の近傍銀河を
ターゲットにして、その背景にある 4つのクエーサーの吸収線を観測した (図
1.16)。同じ赤方偏移に位置する吸収体を捉えているが、クエーサーの視線ご
とに吸収線の形状が異なっていることが観測でわかった。ただし、z ∼ 0では
銀河形成がほぼ完了しているので、CGMの研究には向かない。また隣接する
複数のクエーサー (マルチクエーサー; 図 1.15の (1))だけでなく、重力レンズ
クエーサーを用いた多視線分光観測もある (図 1.15の (2))。重力レンズクエー
サーとは重力レンズ効果を受けて多重レンズ像として観測されるクエーサーの
ことである。レンズ像ごとに分光観測を行うことで、複数の視線でひとつの吸
収体を捉えることができる。(Smette et al. 1995; Monier et al. 1998; Misawa

et al. 2014他)。Ellison et al. (2004)では視線間の吸収線の吸収強度に注目し、
H I吸収体やC IV吸収体のような高電離状態の吸収線系は∼100 – 300 kpcに
渡る視線間実距離で一貫性を示している一方で、Mg IIのような低電離状態の
吸収線系は∼ 100 pcよりも大きな視線間実距離スケールで大きな変動を示し
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た、という重要な傾向を報告している。

また重力レンズクエーサーを背景光源にした多視線分光観測のもうひとつの
メリットとして、付随吸収線を利用したクエーサーの中心領域の立体視が可能
になる点がある。マルチクエーサーを用いた多視線分光観測では、背景光源の
手前に存在する介在吸収線の多視線観測は可能だが、背景光源はそれぞれ別
の光源なので各クエーサーごとの付随吸収線には全く関連が無い。しかしな
がら、ひとつの光源から多視線で観測できる重力レンズクエーサーならば、ク
エーサー自身の情報である付随吸収線も多視線で観測することが可能である。
Misawa et al. (2013)では、レンズ像間の離角が 22.5秒角離れた重力レンズク
エーサーの多視線分光観測を行った。その結果、付随吸収線である広吸収線の
輪郭が視線間で異なっていることが確認された。さらにMisawa et al. (2014)

では、これらの広吸収線が時間変動を示していないことから、輪郭の違いは
視線間の光路差によるものではなく、見込む角度の違いであると結論づけてい
る。アウトフローガスの視線間実距離は、光源のサイズや光源からの距離に不
確定要素が多いので厳密な数値を定めることは非常に困難だが、数百 pc以下
スケールでアウトフローガスの立体視に成功している。この観測結果のよう
に、重力レンズクエーサーを用いた多視線分光観測は小スケールの空間構造の
解明において、絶対的なツールとして活用されている。

図 1.15: 多視線分光観測の模式図。(1)マルチクエーサーを用いた多視分光観測と、(2)重
力レンズクエーサーを用いた多視線分光観測を表している。離角 θと各天体の赤方偏移から
視線間実距離Dtraが算出できる。
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図 1.16: 左図:ターゲット銀河である NGC1097A とその背景にある 4 つのクエーサー
(S394Z150 は白色矮星)。青色の太線は NGC1097A の水素の 21cm 線の放射範囲である。
(Bowen et al. 2016)。右図:4つのクエーサースペクトル中にある NGC1097Aの Lyα吸収
線 (橙色で囲まれた波長範囲)。

1.3.3 CGM探査の課題
前述の 1.3.2節の先行研究から、CGMの大規模構造は徐々に解明されつつある。
現在の CGMの一般的な描像は、「均一的な高電離状態のガスが存在し、その内部
にクランプ状の低電離状態のガスが埋め込まれている」と考えられている。一方で
CGMの局所的な内部構造 (例えば∼ 1 kpcスケール)についてはまだほとんど解明
されていない。「より小スケールの内部構造は均一的なのかクランプ状なのか」、「も
しクランプ状のガス球の集まりならば、典型的なサイズはどれほどになるのか」と
いった疑問点は大規模マッピングの技法で解明することは困難である。また、CGM

の局所的内部構造の特定なくして、降着ガスやアウトフローガスといったガス形態
についても定量的な議論はできない。撮像分光観測では、クエーサー – 銀河のイ
ンパクトパラメータがMpcスケールのサンプルがメインであり、kpcスケールのイ
ンパクトパラメータを持つクエーサー – 銀河のサンプルはほとんど無い (小さくと
も∼ 50kpc; Rudie et al. 2012)。なぜなら、背景光源のクエーサーが明る過ぎるの
でクエーサーに近接する銀河はクエーサーの光度に埋もれてしまって、撮像観測で
母銀河を特定することは困難になるからである。深い撮像観測はCGMガスの広が
りを捉えることは得意だが、局所的な内部構造を捉えるほどの空間分解能はない。
理論研究でも kpcスケールのガス構造に注目したシミュレーションは試みられてい
はいるが、銀河のアウトフローや降着ガスは定性的な存在でしか議論できていない
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ので、理論的解明は非常に困難である。マルチクエーサーを使った多視線分光観測
は背景光源間の離角次第なので、数秒角で近接するクエーサーは極まれにしかない
(Hennawi et al. 2015)。そこで、この課題を解決するための探査法は、重力レンズ
クエーサーを用いた多視線分光観測が最適である。しかしながら、この観測手法を
用いた先行研究は、文献ごとに個々の重力レンズクエーサーを使っており、各吸収
線系の限定的な調査しかされていない。したがって吸収線サンプルは統計的解析が
できるほど集まってはおらず、宇宙の普遍的なCGM吸収体の性質を探ることは不
可能である。CGMの内部構造の一般的傾向を解明する為にはサンプルサイズを大
きくし、統計的に解析する必要が有る。

1.4 本研究の目的
本研究はCGMの局所的内部構造を探る為に、重力レンズクエーサーを用いた多

視線分光観測を行う。重力レンズクエーサーのレンズ像間の典型的な離角は数秒角
であり、標準的な宇宙論モデルで計算すると z ∼1.0 – 4.0 で 100 pc – 10 kpcの視線
間実距離に相当する。さらに本研究では、複数の重力レンズクエーサーを背景光源
に用いることで、先行研究に比べて吸収線サンプルを大量に収集し、大規模サンプ
ルによる統計的解析を目指す。また吸収線の電離状態に注目し、各レンズ像の視線
間における静止系等価幅と吸収線検出率を視線間実距離の関数として表すことを目
的とする。本研究の目的はCGMの内部微細構造を解明することに絞っているので、
他の研究とは違って母銀河とCGMの位置関係の情報は必要としない。
第 2章では背景光源となる重力レンズクエーサーサンプルと吸収線の各パラメー

タの決定方法を記述する。第 3章はCGM吸収線の観測結果と解析結果を述べ、第
4章でCGM吸収体の描像を考察する。第 5章で将来的展望を述べ、第 6章で本研究
の成果をまとめる。本稿ではハッブル定数をH0 = 70km s−1 Mpc−1、無次元バリオ
ン密度パラメータをΩm = 0.3、無次元ダークエネルギー密度パラメータをΩΛ = 0.7

の宇宙論パラメータとしてを用いる。
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第2章 データと解析

2.1 クエーサーサンプルと吸収線の同定
本研究ではSloan Digital Sky Survey Quasar Lens Search (SQLS; Oguri et al. 2012

とその文献中の参考文献参照)のクエーサーサンプルを用いる。SQLSはSloan Digital

Sky Survey(SDSS1)で特定された膨大な数のクエーサーから、重力レンズクエーサー
の候補天体を探し出し追加の分光観測を行い、重力レンズクエーサーのカタログの作
成を目指している。現時点では62個のレンズクエーサーが収録されている2。重力レン
ズクエーサーの同定用に観測されたスペクトルは波長範囲、波長分解能、S/N比など
が不均一なので、本研究ではGemini/GMOS(ジェミニ望遠鏡/Gemini Multi-Object

Spectrographs)とKeck/ESI(ケック望遠鏡/Echellette Spectrograph and Imager)で
観測された 10個のレンズクエーサーのみをデータサンプルとする (表 2.1と付録を
参照)。この 10個のレンズクエーサーは以下の 4つの選定基準から選択している。

1. C IV, Mg II吸収線が可視光帯範囲に含まれる。1.2.2節の式 (1.14)から、C IV

吸収線が可視光帯 (λ > 3800 Å)で観測されるには zabs > 1.5が必要である。し
たがって背景光源となるクエーサーの赤方偏移 zemが 1.5より大きいものでな
くてはならない。

2. スペクトルの波長分解能が 1000以上である。これ以下の分解能だと二重共鳴
吸収線の輪郭が分解しにくい。

3. 波長範囲が∼ 4000Åから∼ 1μmまでカバーされている。

4. データのクオリティが十分高いものである (全スペクトル平均で S/N比が∼20

pixel−1を超えている)。

本研究ではレンズクエーサーにおいて、より明るいレンズ像をレンズ像 1、もう
一方のものをレンズ像 2と定義する。以降、各レンズ像の視線上の吸収体の物理量

1アパッチポイント天文台に設置されている SDSS望遠鏡によって収集された大規模アーカイブ
データ。全天の 25% のフィールドを観測し、最新のデータリリースでは約 5億個の星や銀河、クエー
サーの撮像と分光データを公開している。

2http://www-utap.phys.s.u-tokyo.ac.jpを参照
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についても同様のナンバリングを施す。さらに本研究と類似の研究手法で吸収線の
情報を取得した 3つの先行文献のクエーサーサンプルも加える。

Smette et al. (1995) (S95)

3.9m-AAT/RGO(3.9 mアングロ-オーストラリアン望遠鏡/Royal Greenwich

Observatory Spectrograph)で観測された重力レンズクエーサーHE1104−1805

のスペクトルから、吸収線の視線間の差異を調査している。クエーサーの輝線
赤方偏移は zem = 2.319、重力レンズ天体である大質量銀河の赤方偏移は zlens
= 0.73であり、2つのレンズ像間の離角は θ = 3′′.19である。

Monier et al. (1998) (M98)

「クローバーリーフ」の愛称で有名な四重レンズクエーサー H1413+1143を
HST/FOS(ハッブル宇宙望遠鏡/Faint Object Spectrograph)で観測した研究
である。クエーサーの輝線赤方偏移は zem = 2.551であり、本研究では 3つ
の視線ペアの離角を用いる (θ = 1′′.10, 0′′.86, 0′′.76)3。 重力レンズ天体はまだ
明確に特定されておらず、本研究では zlens ∼ 1.88を採用する (Goicoechea &

Shalyapin 2010)。

Ellison et al. (2004) (E04)

三重レンズ像を持つ APM08279+5255は BALを持つクエーサーとしても有
名である。この研究では、HST/STIS(ハッブル宇宙望遠鏡/Space Telescope

Imaging Spectrograph)で分光観測を行い、比較的高い S/N比のスペクトルを
取得している。クエーサーの輝線赤方偏移は zem = 3.911、重力レンズ天体は
まだ明確に特定されていないが、Petitjean et al. (2000)の吸収線で特定され
た zlens = 1.062の銀河が最有力候補である。本研究では 2つの視線ペアの離角
を用いる (θ = 0′′.15, 0′′.38)3。

3一番明るいレンズ像を基準とした離角のみ計測されている。
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表
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1:
レ
ン
ズ
ク
エ
ー
サ
ー
サ
ン
プ
ル
の
一
覧
。
(1
)
レ
ン
ズ
ク
エ
ー
サ
ー
の
名
称
、
(2
)
ク
エ
ー
サ
ー
の
輝
線
赤
方
偏
移
、
(3
)
重
力
レ
ン
ズ

天
体
の
赤
方
偏
移

(重
力
レ
ン
ズ
天
体
の
赤
方
偏
移
が
不
確
定
で
あ
っ
た
り
、
分
光
観
測
で
は
な
く
撮
像
観
測
で
確
か
め
ら
れ
た
も
の
に
関
し

て
は
、
不
確
定
値

(∼
z l
en

s)
で
表
記
し
て
い
る
)、

(4
)
レ
ン
ズ
像
間
の
離
角
、
(5
)
観
測
望
遠
鏡
と
装
置
、
(6
)
波
長
範
囲
、
(7
)
波
長
分
解
能
、

(8
)
合
計
積
分
時
間
を
示
し
て
い
る
。

H
14
13
+
11
43
は
四
重
レ
ン
ズ
像
の
レ
ン
ズ
ク
エ
ー
サ
ー
で
あ
り
、
θ
の
値
は
レ
ン
ズ
像

A
B
、
A
C
、

A
D
間
の
値
に
対
応
す
る
。
A
P
M
08
27
9+

52
55
は
三
重
レ
ン
ズ
像
で
あ
り
、
同
様
に

θ
の
値
は
レ
ン
ズ
像

A
B
、
A
C
間
に
対
応
し
て
い
る
。

27



次に各クエーサーのスペクトルの中から、吸収線の同定コードSearch(Churchill

1997; Churchill et al. 2003)を用いて、エラースペクトル4のノイズレベルに対して
5倍以上の深さを持つ吸収構造を吸収線として検出する。また、吸収線の探査範囲
はLyαの森の影響を避けるためにクエーサーのLyα輝線より長波長側の波長域から
行う。次に検出した吸収線から 1.2.2節で述べた二重共鳴吸収線を利用した吸収線系
の同定法を用いて、まずC IV、Si IV、N V、Mg IIの同定を行う。そして二重共鳴線
から特定した吸収線系の赤方偏移 zabsを基にその他の金属吸収線を同定し、それぞ
れのサイトラインごとに吸収線赤方偏移 z1, z2を決定する。本研究で用いたスペク
トルデータは吸収線の輪郭をモデルフィットできるだけの分解能がなかった5ので、
吸収線の強度のパラメータとして等価幅を使用する。1.2.1節の式 (1.9)から、スペ
クトルを規格化すると連続光は Fc = 1とできるので、吸収線幅を λ1 – λ2、各ピク
セルの吸収線残余フラックスを f(λ)、1ピクセルあたりの波長幅Δλを使うと、

EWobs(λ) =
n(λ2)∑

i=1(λ1)

[1− f(λ)]Δλ (2.1)

の計算式で算出できる。等価幅のエラー値 σ(EW )はエラースペクトルのノイズレ
ベル σ(λ)を用いて、

σ(EWobs) =

√√√√√ n(λ2)∑
i=1(λ1)

[σ(λ) ·Δλ]2 (2.2)

で算出する。また吸収線ごとに等価幅を観測者系から各吸収体の赤方偏移の静止系
に変換する必要がある。1.2.2節の式 (1.14)を使って、

REW = EWobs × 1

1 + zabs
(2.3)

σ(REW ) = σ(EWobs)× 1

1 + zabs
(2.4)

のように各吸収線の静止系等価幅REW を算出する。C IVとMg IIの二重共鳴線は
スペクトルデータの分解能が低いため、それぞれの青側吸収線と赤側吸収線がブレ
ンドしてしまっている。したがってこの 2種類の吸収線については、2つの吸収構造
のトータルの等価幅を評価する。本研究ではREW ≥ 3σ(REW )の吸収線を検出、
REW < 3σ(REW )の吸収線を未検出として扱う。

4天体のスペクトルに現れるエラーの値 (天体のポアソンノイズ、観測装置のバックグラウンドノ
イズなど)をまとめて、スペクトル状に表示したもの。1ピクセルごとの各フラックスに対応する誤
差を表す。

5Gemini/GMOSのスペクトルデータの分解能は ∼ 1000。Keck/ESIのスペクトルデータの分解
能は∼ 27000だが、S/N比を高める為にサンプリングを行ったので、実質Gemini/GMOSと同程度
の分解能に相当する。
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2.2 視線間の吸収線ペアの評価方法
本研究の目的であるレンズクエーサーの視線間における吸収線の差異を調査する
為に、まずレンズクエーサーの視線間実距離Dtraが最も重要な物理量となる。本研
究ではさらにDtraを関数とする等価幅変動値 dEW と吸収線欠落頻度R1onの 2つの
指標を用いて、吸収体の空間分布について調査を行う。

2.2.1 視線間実距離Dtra

視線間実距離Dtraを算出するためにまずは角径距離を計算する。地球から見たあ
る天体までの角径距離Dは、天体の大きさ (または天体間の距離、レンズ像間の視
線間実距離)Dtraと天球上の見た目の離角 θから、

Dtra = θD (2.5)

の関係で求めることができる。
曲率が 0の宇宙空間で、ある赤方偏移 z1から赤方偏移 z2までの角径距離D(z1, z2)

は、

D(z1, z2) =
a(z2)

H0

c
∫ a(z1)

a(z2)
[aΩM + a2(1− ΩM − ΩΛ) + a4ΩΛ]

−1/2da (2.6)

となる。ここでは z1 < z2である。a(z)は赤方偏移 zにおける宇宙のスケール因子
(a = 1/(1 + z))である。積分内の第 2項は近年のPlanckの結果により分かった標準
的な宇宙モデルからΩM +ΩΛ = 1なので 0となる。a(z)を zに変数変換すると、式
2.6は

D(z1, z2) =
c

H0

1

1 + z2

∫ z1

z2

1√
(1 + z)3ΩM + ΩΛ

dz (2.7)

のように zの関数に書き換えることができる。
図 2.1の左図のように吸収体の赤方偏移 zabsが重力レンズ天体の赤方偏移 zlensよ
り小さい場合、地球から見て吸収体は重力レンズ天体の手前に存在する。地球の赤方
偏移を z1 = 0、吸収体の赤方偏移を z2 = zabsとして、式 2.7から角径距離D(0, zabs)

を計算した後、式 2.5に離角 θとともに代入すれば、吸収体の赤方偏移における視
線間実距離Dtraが算出できる。
次に図 2.1の右図のように吸収体の赤方偏移 zabs が重力レンズ天体の赤方偏移

zlensより大きい場合、地球から見て吸収体は重力レンズ天体より奥に存在すること
になる。この場合でも先ほどと同様に幾何学的に視線間実距離を算出することは
可能だが、注意すべき点はクエーサー側から見た離角 θQSOとクエーサーから吸収
体までの角径距離D(zem, zabs)が必要となってくる。クエーサー側から見た離角は
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図 2.1: 地球、重力レンズ天体、クエーサー、吸収体の配置の模式図。(1)は吸収体が地球
– 重力レンズ天体間にあるとき。(2)は吸収体が重力レンズ天体 – クエーサー間にあるとき
を表す。

θQSO = Dtra/D(zem, zlens)で求めることができるが、D(z1, z2) 	= D(z2, z1)である
ことを特筆する。なので z1 < z2という条件のついている式 2.6だけでは、θQSOも
D(zem, zlens)も計算できない。ここで、Smette et al. (1992)によると、

D(z1, z2) = D(z2, z1)
1 + z1
1 + z2

(2.8)

の関係が成り立っているので、どんな視点からでも赤方偏移から角径距離の変換が
可能になる。したがって地球から見た離角、クエーサー、重力レンズ天体、吸収体そ
れぞれの赤方偏移から、重力レンズ天体より奥に存在する吸収体の視線間実距離は、

Dtra = θ
D(0, zlens)D(zem, zabs)

D(zem, zlens)
= θ

D(0, zlens)D(zabs, zem)

D(zlens, zem)

1 + zlens
1 + zabs

(2.9)

となる。

2.2.2 等価幅変動値 dEW

次にサイトライン間の吸収線の差異を表す指標として等価幅変動値 dEW を用い
る。Ellison et al. (2004)より以下の式で定義される。

dEW =
|REW1 −REW2|

max(REW1, REW2)
(2.10)

ここでmax(REW1, REW2)は値の大きい方の等価幅を使用し、dEW = 0 – 1を示す
ように規格化している。つまり dEW ∼ 0でサイトライン間の等価幅に差異がないこ
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とを示し、dEW ∼ 1で片方にだけ吸収線が存在していることを示している。等価幅
変動値のエラー σ(dEW )は各REW およびそのエラー値 σ(REW )を使って誤差伝
搬式で算出する。REW 1とREW 2で、大きい方をREWmax, 小さい方をREWmin

として、各エラー値を σ(REWmax), σ(REWmin)とすると、

σ(dEW ) =

√√√√(
σ(REWmax)

REWmin

REWmax
2

)2

+

(
−σ(REWmin)

REWmax

)2

(2.11)

で算出できる。

2.2.3 吸収線欠落頻度R1on

吸収線を検出する際、片方のサイトラインでは吸収線が検出されるが、もう片方の
サイトラインでは未検出となるケースがある。このケースは吸収体が視線間実距離
以下のサイズを有している可能性があると考えられる重要な観測結果である。そこ
で本研究では、両方のサイトラインで吸収線が検出された吸収線ペアを 2on-sample、
片方のサイトラインのみ吸収線が検出された吸収線ペアを 1on-sampleと呼び、各種
ペアの個数をN2on, N1onとした時、吸収線欠落頻度R1onを以下のように定義する。

R1on =
N1on

N2on +N1on

(2.12)

2.3 吸収線同定後のサンプル選定
前述の2.1節の過程で同定した吸収線について、以下の項目のサンプル選定を行う。

クエーサーの影響が考えられる吸収線の除外
銀河に関連するCGMだけに注目するために、背景光源のクエーサーの影響下
にある吸収体は除外する。クエーサーの輝線赤方偏移 zemから吸収線系赤方偏
移の視線速度差が 5000 km s−1以内の吸収線はクエーサーに属する関連吸収
線と見なす。また、付随吸収線である BALに該当するような線幅が > 2000

km s−1ある吸収線やクエーサーも除外する。クエーサーの輝線赤方偏移より
大きい吸収線赤方偏移の吸収線も付随吸収線と見なす。クエーサーのアウトフ
ローが観測者から遠ざかる速度成分をもっていると、クエーサーの輝線赤方偏
移以上に赤方偏移した吸収線として観測される。このような吸収線はクエー
サー周囲の銀河団銀河の可能性やクエーサーの広輝線が青方偏移している可
能性があるため、クエーサー系に関連する吸収線として除外する。
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評価不可能の吸収線の除外
他種の吸収線が偶然重なり合っていることを吸収線のブレンドと呼ぶ。吸収線
がブレンドしていると、両方の吸収線が重なり合って個々の吸収線の輪郭を取
り出すことは非常に困難になる。したがって、ブレンドしている吸収線はモデ
ルフィットでの物理量の評価だけでなく、等価幅の評価もできないのでサンプ
ルから除外する。また両方のサイトラインでREW< 3σ(REW )の吸収線ペア
は等価幅評価が不可能なので除外する。

表2.2は本研究の全レンズクエーサーから同定できた金属吸収線の一覧である。静止
系等価幅が上限値で記載されているものは未検出判定の吸収線であり、< 3σ(REW )

の値を示している。上記のサンプル選定の結果、本研究のスペクトルから 112本
(Gemini/GMOSから 81本、Kecl/ESIから 31本)、Ellison et al. (2004)から 74本、
Monier et al. (1998)から 64本、Smette et al. (1995)から 43本、合計で 293本の金
属吸収線を同定した。
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第3章 結果

本研究では先行研究に習い、全ての金属吸収線を電離状態の違いでサブサンプル
化する。吸収ガスの電離状態の基準に電離ポテンシャル (ionization potential; IP)を
用いて、表 3.1のように IP > 40 eVのものを高電離イオン、IP < 20 eVのものを低
電離イオンとする。残りの金属吸収線は中間電離イオンに分類する。したがって高
電離イオンの 2on-sampleは 64個、1on-sampleは 4個、低電離イオンの 2on-sample

は 82個、1on-sampleは 28個となる。

(1) (2) (3) (4) (5)

Ion IP class N2on N1on

Mg I 7.65 L 7 2

Ca II 11.87 L 1 0

O I 13.62 L 3 0

N I 14.53 L 0 1

Mg II 15.04 L 33 13

Mn II 15.64 L 0 2

Fe II 16.19 L 22 7

Si II 16.35 L 8 1

Ni II 18.17 L 1 0

Al II 18.83 L 7 2

C II 24.38 I 1 0

Al III 28.45 I 5 1

Si III 33.49 I 4 1

Si IV 45.14 H 16 0

C IV 64.49 H 45 4

N V 97.89 H 3 0

表 3.1: 全金属吸収線サンプルの種類。(1)イオンの種類、(2)電離ポテンシャル (eV)、(3)
電離状態のクラス、(4)2on-sampleの数、(5)1on-sampleの数を示している。Lは低電離イオ
ン、Iは中間電離イオン、Hは高電離イオンを示す。
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3.1 視線間実距離の赤方偏移分布
図 3.1は高電離および低電離イオンの吸収線赤方偏移 zabsに対する視線間実距離

Dtraの分布を示したものである。黒色の曲線は SQLSカタログにおける典型的な重
力レンズクエーサーが作りだす視線間実距離を示している (zem = 2.3, zlens = 0.5,

θ = 2′′.0)。全サンプルの大部分の吸収体がレンズ銀河より奥に位置している (すな
わち、zabs> zlens)ので、赤方偏移が小さいほどより大きな視線間実距離になる傾向
がある。したがってMg IIや Fe IIのような低電離イオンは C IVや Si IVのような高
電離イオンに比べて遷移波長が大きいので、より小さい赤方偏移領域で優先的に発
見されている。
高電離イオンでは、本研究のGemini/GMOSとKeck/ESIから得たサンプル (黒・
赤色の丸点)は zabs ∼ 1.5 – 2.5の領域でDtra ∼ 0.1 – 1 kpcを示している。E04のサ
ンプル (青色の丸点)はより高赤方偏移 (zabs ≥ 3)だが本サンプルと同じようなDtra

範囲を示している。それに比べてM98と S95のサンプル (緑・紫色の丸点)は、よ
り大きなDtra ∼ 10 kpcのサンプルが多く見られる。一方で低電離イオン (十字点)

はそのほとんどが zabs∼ 0.5 – 2.0のDtra ∼ 0.1 – 10 kpcに属しているが、E04の一
部のサンプルで zabs ∼ 3という高赤方偏移のサンプルが存在する。本研究のサンプ
ル収集の結果、高電離イオンサンプルで本研究のサンプルとE04のサンプル (図 3.1

の赤色線内のサンプル)で等価幅や等価幅変動値、吸収線欠落頻度の検証を行えば、
Dtra∼ 0.1 – 1 kpcの局所的な視線間実距離における赤方偏移進化の調査が行える。
また、zabs ∼ 2のサンプル (図 3.1の青色線内のサンプル)に注目すれば、最も数多
くのサンプル数かつ広い範囲の視線間実距離 (Dtra ∼ 0.1 – 10 kpc)で吸収線の傾向
調査を行えることがわかる。

3.2 視線間の等価幅比較
次に吸収線ペアごとの吸収線の静止系等価幅REW について、高電離イオンおよ
び低電離イオンごとに比較を行った (図 3.2)。まず全サンプルをプロットしている図
3.2(a, c)を見ると、E04と S95のサンプル (青・紫色の点)は比較的小さいREW を
持ち、M98と本研究のサンプル (黒・赤・緑色の点)は大きいREW を持つサンプル
が多い。これは前者の 2つは分解能の高い観測装置であることと分光観測の積分時
間が長い (表 2.1を参照)ことによって、比較的高い S/N比のスペクトルを取得でき
ているからである (すなわち、技術的な差異によるもの)。吸収線ペア間の等価幅の
ばらつきを見るために相関係数を算出した。相関係数とは、2つの変数の類似性の
度合いを表す。1から−1の値をとり、1に近ければ強い正の相関、−1に近ければ
強い負の相関があり、0に近ければ両者に相関が無いことを示す。n組の 2つの変数
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図 3.1: 吸収線の赤方偏移 zabsと視線間実距離Dtraの分布。各データソースごとに色分けを
している。それぞれ丸点が高電離イオン、十字点が低電離イオンのサンプルを示している。
黒色の曲線は SQLSカタログにおけるの典型的なレンズクエーサーが作りだす視線間実距
離を示している。赤色四角領域は小スケールのDtraについての赤方偏移進化が調査できる
サンプル範囲、青色四角領域は最も幅広いDtraスケールを調査できるサンプル範囲を示し
ている。

x, yの相関係数 rは、

r =

∑n
i=1(xi − x)(yi − y)√∑n

i=1(xi − x)2
√∑n

i=1(yi − y)2
(3.1)

で定義される。視線間のREW の相関係数は高電離イオン、低電離イオンそれぞれ
で r = 0.981と r = 0.933と同程度の値である。しかしながら、図 3.2(b, d)が示す
REW < 1 Åの弱い強度の吸収線サンプルだけで相関係数を算出すると、高電離イ
オンは r = 0.941である一方で、低電離イオンは r = 0.594となった。つまり強度の
弱い吸収線においては電離状態が低いサンプルの方がより分散が広がるということ
である。
これは電離状態の低い吸収ガスは構造が細分化されている可能性を示唆している。

1.3.2節で提示した Shen et al. (2013)の図 1.14のシミュレーション結果から分かる
ように、電離状態の高いガスは広い空間に一様に分布している傾向があるので、ど
の視線を貫いてもガスの物理状態に大きな差は生じないと考えられる。一方で低電
離状態のガスは、塊状に散らばった強度の弱いガスが点在していると考えられる。
したがって、強度の弱い低電離ガスは、視線間で別のガスクランプを貫く可能性が
高くなり、図 3.2(d)のような分散が広がった観測結果をもたらしたと推察できる。
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図 3.2: 各吸収線のレンズ像 1の視線上の吸収線静止系等価 REW 1とレンズ像 2の視線上
の吸収線静止系等価幅REW 2の比較図。図 3.1と同様の配色で各データソースを区別して
いる。1on-sampleの場合は上限値の矢印で示している。(a)のパネルは高電離イオン、(c)
のパネルは低電離イオンの全サンプルを表示している。(b)と (d)のパネルはそれぞれ高電
離、低電離イオンのREW < 1 Å 以下のサンプルの拡大図である。
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3.3 視線間実距離と吸収線ペアの差異
図 3.2の結果から、吸収体の典型的なスケールはおそらくその電離状態に依存する

と考えられる。1.3.2節で述べたが、より電離状態が高いほど吸収体のサイズは大き
くなる傾向が複数の先行研究で示唆されている。ここで本研究は図 3.3に視線間実距
離Dtraに対する等価幅変動値 dEW と吸収線欠落頻度R1onの傾向を示す。留意点と
して、この節での吸収線サンプルは静止系等価幅REW < 2 Åのサンプルのみを用
いて結果を示す。なぜなら、強度の強い金属吸収線は減衰Lyαシステムに起因する可
能性があるので、CGMガスではなく銀河円盤由来の恐れがある。また吸収線欠落頻
度について、2.2.3節で述べた 1on-sampleの定義 (一方のサイトラインで検出; REW

≥ 3σ(REW )、もう一方で未検出; REW < 3σ(REW ))をより厳密化する。その理由
は、レンズ像で明るさに差があるようなレンズクエーサーサンプルで弱い吸収線ペ
アが存在した場合、S/N比が低いスペクトルで見た場合だと 1on-sampleに該当する
が、S/N比が高いスペクトルだと 2on-sampleに該当する、といった観測精度による
バイアスが考えられるからである。したがって図 3.3では、「未検出側 (undetected)

の 3σ(REW )が検出側 (detected)のREW の 50 % 以下」である 1on-sample(すなわ
ち、 6σ(REW undet) < REW det)を信頼性の高い 1on-sampleとして扱い、2.2.3節の
式 (2.12)を用いて吸収線欠落頻度を算出した。
等価幅変動値と吸収線欠落頻度の傾向をより見やすくする為に、視線間実距離を
サンプルをほぼ等分するような範囲で 3つにビン分けした。図 3.3の橙色の四角領
域は等価幅変動値の分散幅を示し、各Dtra範囲内での dEW 強度が上位 30%番目 –

70%番目のサンプル範囲 1(以降、dEW boxと呼ぶ)を表してる。橙色の菱形点は各
Dtra範囲内の 2on-sampleと信頼性の高い 1on-sampleの数から吸収線欠落頻度の値
を表している。高電離イオンの dEW boxは各Dtra範囲 0.02 – 0.2, 0.2 – 2.0, 2.0

–10 kpcにおいて、dEW 幅は 0.10 – 0.20, 0.10 – 0.26, 0.08 – 0.17を示している。一
方で低電離イオンの dEW boxは各Dtra範囲 0.1 – 1.0, 1.0 – 3.0, 3.0 – 20 kpcにおい
て、dEW 幅は 0.13 – 0.42, 0.07 – 0.33, 0.17 – 0.42を示している。この結果から、1)

高電離および低電離イオン両方において今回のDtraスケール (0.01 – 10 kpc)では、
等価幅変動値のスケール依存性はない、2)低電離イオンの方が等価幅変動値の分散
が大きい、ということがわかった。次に吸収線欠落頻度に注目すると、高電離イオ
ンがDtra ∼ 5 kpcのスケールになって初めてR1on ∼ 2 %に上昇することに対し、低
電離イオンはどのDtraスケールでも常にR1on ∼ 16 %を示すことがわかった。した
がって図 3.2の結果と同様に、高電離に比べて低電離ガスの方が、スケールが広が
ると強度のムラも大きくなり、ガスサイズそのものが小さい可能性が推察できる。

1dEW の強度-個数分布がガウス分布ではなかったため。
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図 3.3: 吸収線の視線間実距離Dtraに対する等価幅変動値 dEW と吸収線欠落頻度R1onの
分布。上のパネルは高電離イオン、下のパネルは低電離イオンである。図 3.1と同様の配色
で各データソースを区別している。丸点は 2on-sampleの等価幅変動値を表し、矢印付きバ
ツ点は信頼性の高い 1on-sampleの等価幅変動値の下限値を表している。橙色の四角領域は
各Dtra範囲内の等価幅変動値の分散幅 (dEW box)を示している。橙色の菱形点は各Dtra

範囲内の吸収線欠落頻度を示している。
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第4章 考察

4.1 単純等価幅ガス球モデル
前章で、高電離イオンおよび低電離イオンに対する視線間実距離Dtraと等価幅変

動値 dEW と吸収線欠落頻度R1onの相関関係を調査した。ここで本研究の観測結果
をCGMの内部構造と結びつける為に、観測データを再現できるようなガスのモデ
リングを行い、ベストモデルの特徴から実際のCGMの内部構造を特定することを
目指す。本研究では、このモデルを単純等価幅ガス球モデルと名付け、5つのフリー
パラメータを持つシンプルな球状ガスの集合体を想定する。CGMを構成する 5つ
のフリーパラメータを以下のように設定した。

1. ガス球の中心からの距離に依存する等価幅関数EW (r)

図 3.2と図 3.3の観測結果から、CGMガスの吸収強度は一様ではなく何らか
の変化勾配を持っていることが分かった。ガス雲の中でどのようにガス強度が
変化するかを距離に依存する等価幅関数を用いて考察する。後節 4.1.1にて詳
細を述べるが、本研究では楕円の関数、反比例の関数、1次関数の 3種類を設
定する。

2. 1つのガス球の直径サイズ d

CGMガスが連続的なガス流ではなく、クランプ状のガス球の集合体であると
仮定して、個々のガス球のサイズを設定する。本研究の観測値のDtraスケー
ルと Stern et al. (2016)のカバリングファクター1から推察されたイオンのガ
スサイズを参考にし、d = 0.5, 1, 5, 10 kpcを用いる。

3. CGM領域の全体サイズ L

dのサイズを持つガスを一定空間に敷きつめることで、CGMの拡散領域のス
ケールを設定する。CGM領域を 1辺が Lの正方形型2として、本研究の観測
値の最大視線間実距離の 5倍の大きさを最小値 (∼ 50 kpc)とし、Turner et al.

(2014)の結果の参照値を最大値として、L = 50, 100, 500 kpcを用いる。
1吸収線の視線占有率 fC。fC =(吸収線が検出された視線の数) / (全視線数)。
2正方形型の領域と同じスケールの円形の領域のモデルを試行した結果、Dtra - dEW および Dtra

- R1on の分布は数% の違いしかなかったので、本研究では計算を容易にするために正方形型の領域
を採用する。
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4. CGM領域を満たすように存在する拡散ガスの等価幅強度EW diff

塊状のガスだけではなく、CGM領域全体を満たすような拡散ガスがあると仮
定する。敷きつめた拡散ガスに等価幅強度を設定する。後節 4.1.4にて詳細を
述べるが、拡散ガスの等価幅強度は等価幅関数によって調節する。

5. ガス球の配置密度Cf

塊状のガスがCGM領域中にどれほどの数密度で満されているかを設定する。
ガス球を隙間無く隣接させる配置を Cf = 1として、隙間を設ける (Cf < 1)、
さらにガスを重ねるように敷きつめる (Cf > 1)ことで配置密度を調整する。

まず始めに、周囲に 10 kpcの余白 (図 4.1の左のパネル参照)を持たせた正方形の
CGM領域内に球状ガスを配置する。次に 6つの範囲3に分けた距離スケールで、1

ビンにつき 1000個のランダムな視線ペアを選択する (すなわち合計 6000個のラン
ダムな視線ペア)。次に、視線ペアごとの視線間実距離を算出する。さらに選択され
た視線の場所の各等価幅設定から等価幅変動値を算出する。最後に視線ペアごとの
2on-sampleまたは 1on-sampleを判別して、吸収線欠落頻度も算出する。上記の 5つ
のフリーパラメータをモデルごとに様々に変化させて、Dtra - dEW および Dtra -

R1onの分布を調査し、観測値に対するベストモデルを模索する。本研究で検証した
モデルは表 4.1に一覧を示し、4.1.1 - 4.1.5節のDtra - dEW および Dtra - R1onの分
布にて、各フリーパラメータの変化によるモデルの傾向と特徴を考察する。
考察において、EW (r)が楕円の関数、d = 1 kpc、 L = 50 kpc、Cf = 1、拡散ガ

ス無し (EW diff = 0)のパラメータのモデルをデフォルトモデル (表 4.1のModel A

と図 4.1)とし、今後のモデル比較で基準として用いる。

4.1.1 等価幅関数 (EW (r))

個々のガス球の特徴を決めるフリーパラメータの 1つとして、ガス球中心からの
距離 rのみに依存する等価幅関数 (EW (r))を定義する。ガスの分布について、本来
ならば柱密度のような物理量で評価すべきなのだが、本研究の観測値とダイレクト
に比較するために等価幅分布で評価する4。本研究では以下に述べる 3つのシンプル
な等価幅関数を用いる (図 4.2)。

楕円の関数 (Elliptical)

吸収体が内部構造を持たない (すなわち均一密度の)球形の場合、等価幅は吸

3観測結果のDtra範囲を参照し、Dtra= 0.01 – 0.03, 0.03 – 0.1, 0.1 – 0.3, 0.3 – 1.0, 1.0 – 3.0, 3.0
– 10.0 kpcに分割した。

4もし成長曲線の線形部分 (1.2.1節を参照)に該当するような弱い吸収線ならば、等価幅と柱密度
が比例関係になるので、柱密度を見積もることができる。
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図 4.1: 考察したモデルの一例。等価幅関数EW (r)が楕円の関数、ガス球の直径 d = 1 kpc、
全体サイズL = 50 kpc、拡散ガス無し (EW diff = 0)、Cf = 1のモデル (デフォルトモデル、
表 4.1のModel A)。左のパネルはモデル計算を行う全領域、右のパネルはガス球 1つ分 (1
× 1 kpc)の拡大図である。
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(1) (2) (3) (4) (5) (6)

Model EW (r) d (kpc) L (kpc) EW diff Cf

A ell. 1 50 ... 1

B inv. 1 50 ... 1

C lin. 1 50 ... 1

D ell. 0.5 50 ... 1

E ell. 5 50 ... 1

F ell. 10 50 ... 1

G ell. 1 100 ... 1

H ell. 1 500 ... 1

I ell. 1 50 0.01 1

J ell. 1 50 0.05 1

K ell. 1 50 0.1 1

L ell. 1 50 0.5 1

M inv. 1 50 0.01 1

N inv. 1 50 0.02 1

O inv. 1 50 0.05 1

P ell. 1 50 ... 2

Q ell. 1 50 ... 1.5

R ell. 1 50 ... 0.5

Best Model 1 (high-ion) ell. 1 500 ... 2

Best Model 2 (high-ion) ell. 0.5 500 0.5 1

Best Model 3 (low-ion) ell. 1 500 ... 1.5

表 4.1: 本研究で計算したモデルの一覧。(1)モデルの名称、(2)等価幅関数、(3)ガス球の
直径、(4)全体サイズ、(5)拡散ガスの等価幅強度、(6)ガス球の配置密度をそれぞれ設定し
ている。ell.は楕円の関数、inv.は反比例の関数、lin.は一次関数を表している。
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収体が光学的に厚い場合を除いて、吸収体の投影密度は視線の深さに比例す
る。この場合の等価幅関数は、

EW (r) = EWmax

√√√√1− r2

(d/2)2
(4.1)

で表すことができる。ここで rは 1つのガス球の中心からの距離、dはガス球
の直径、EWmaxは r = 0の等価幅の強度である (図 4.2の (1))。

反比例の関数 (Inverse proportional)

ガス球が単一等温な球形の場合、その密度は中心距離に対して ρ(r) ∝ r−2の
関係を持つ。このケースでは、中心からの距離 rにおける投影密度は非常に大
きな半径を除いて、反比例の関数に近似できる。発散を避ける為に、中心での
値をEWmaxとして、

EW (r) = EWmax

(
EWmin

EWmax − EWmin

d

2

)
/

(
r +

EWmin

EWmax − EWmin

d

2

)
(4.2)

で表す。ここでEWminは本研究の吸収線サンプルの観測値の最小等価幅を当
てはめる (図 4.2の (2))。

一次関数 (Linear)

物理的なガス分布としてはありえないが、上記 2つの等価幅関数との比較の
為に

EW (r) = −EWmax

(d/2)
r + EWmax (4.3)

のような一次関数の等価幅関数を定義する (図 4.2の (3))。

本研究で最終的に検証するのは等価幅変動値 dEW であり、2.2.2節の式 (2.10)の
ように、dEW は規格化された比で算出するので、EWmaxとEWminは具体的な数
字を当てはめる必要はない。したがって、モデルにおける中心最大等価幅はEWmax

= 1という無次元量に置き換える。また観測値の吸収線サンプルの最大等価幅と最
小等価幅の比が∼ 100なので、モデルにおける等価幅検出限界値もEWmin = 0.01

という無次元量で設定する。
図 4.3は、他のフリーパラメータをデフォルトパラメータで固定 (d = 1 kpc, L =

50 kpc, Cf = 1, 拡散ガスなし (EW diff = 0))し、等価幅関数 EW (r)を変化させた
Dtra – dEW および Dtra – R1onの分布を示している。楕円の関数と反比例の関数は
dEW boxの分布において、Dtraが大きくなるにつれ dEW∼ 0.2 – 0.5 で頭打ちにな
るようなよく似た傾向を示している。観測値の dEW boxはDtraに依存せず∼ 0.2

ほどで頭打ちの傾向を示しているので、一次関数ではなく、楕円または反比例の関
数の方が適切であると考えられる (図 3.3参照)。ただしR1onはどのモデルも観測値
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より過大評価しているので、他のフリーパラメータを調節する必要があると考えら
れる。

図 4.2: 等価幅関数 EW (r)の模式図と各関数。直径 dのガス球において、中心からの距離
rにのみ依存する等価幅関数を設定する。(1)は楕円の関数、(2)は反比例の関数、(3)は一
次関数である。

4.1.2 ガス球の直径サイズ d

図 4.4では、1つのガス球の直径を d = 0.5, 1, 5, 10 kpcと変化させてモデル比較
を行っている。dが小さいほど dEW boxはより小さいDtraスケールで頭打ちの傾向
を示している。同様にR1onに関しても、dが小さいほどより小さいDtraスケールで
値が上昇し始めている。ガス球のサイズを調節することで、dEW boxおよびR1on

の変化し始める距離スケールを決定できることがわかる。観測値の dEW boxは高
電離および低電離イオンどちらもDtra ∼ 0.1 kpcから頭打ちが始まっているので、d

は 1 kpc以下が妥当であると推察できる。しかしながら、低電離イオンは観測値は
Dtra > 0.1 kpcのサンプルしかないので、dの上限値しか見積もれない。R1onに注目
すると、高電離イオンの観測値を再現するにはどれも大き過ぎる。低電離イオンの
R1onは頭打ちの変化を見せているので、d = 0.5 kpcのモデルのR1onが近しいがこ
れも過大評価しているので他のフリーパラメータで調整する必要があると思われる。
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図 4.3: 3種類の等価幅関数EW (r)を採用したときのDtra– dEW およびDtra - R1onの分
布。d = 1 kpc, L = 50 kpc, Cf = 1, EW diff = 0(拡散ガス無し)のデフォルトパラメータで
固定し、赤色は楕円の関数、青色は反比例の関数、緑色は一次関数のモデルを示している。
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図 4.4: 4種類のガス球の直径サイズ dを採用したときのDtra– dEW およびDtra - R1onの
分布。EW (r)は楕円の関数 L = 50 kpc, Cf = 1, EW diff = 0(拡散ガス無し)のデフォルト
パラメータで固定し、各色ごとに d = 0.5, 1, 5, 10 kpcのモデルを示している。
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4.1.3 全体サイズL

図 4.6では、CGMの全体サイズをL = 50, 100, 500 kpcと変化させてモデル比較
を行っている。dEW boxについては、Lが変化してもモデルに大差は現れない。こ
れは dEW が全体サイズではなく、内部構造 (ガス球の等価幅関数とサイズ)に強く
依存していることを示している。一方で Lが大きくなるほど、Dtra ∼ 10 kpc付近
で R1onが僅かに低くなっている。これは大きなDtraスケールの場合、全体サイズ
領域外の余白部分を選択した 1on-sample(図 4.5のAの視線ペア)の発生率が全体サ
イズに関わってくるからである。Dtraスケールが小さいとき (< 1 kpc)、余白部分を
選択するAのような 1on-sampleはLにも内部構造のガス球サイズ dにも依存せず、
一定数発生する。内部のガスの隙間を選択した 1on-sample(図 4.5の Bの視線ペア)

の発生率は dのスケールに最も依存するが、Lには依存しない。ただしDtraスケー
ルが大きいと (> 10 kpc)、Lが小さいほどAのような視線ペアの発生率が高くなる
ので、R1onはLの影響を受けるようになると推測できる。本研究のDtraは最大で∼
10 kpcのスケールまでしか議論できないので各モデルで優位な差異があるとはいえ
ない。観測値を比較すると、高電離イオンのR1onはDtra ∼ 10 kpcで僅かに上昇傾
向を示したので、L > 100 kpcであると考えられる。低電離イオンのR1onはDtraの
によらず一定なので、L = 500 kpcが適切であると考えられる。より大きいDtraの
サンプルについて考察できれば、R1onに対するL依存性が、より顕著になるはずで
ある。

図 4.5: 一辺がLの正方形型のCGM領域。余白部分を選択した 1on-sample(A)とガス内部
の隙間を選択した 1on-sample(B)の例。
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図 4.6: 3種類の全体サイズ Lを採用したときの Dtra– dEW および Dtra - R1on の分布。
EW (r)は楕円の関数 d = 1 kpc, Cf = 1, EW diff = 0(拡散ガス無し)のデフォルトパラメー
タで固定し、各色ごとに L = 50, 100, 500 kpcのモデルを示している。

4.1.4 拡散ガスとその等価幅強度EW diff

ここまでのモデルは全てにおいて、R1onを観測値と比べて過大評価してしまって
いる。この不一致を解決する要素として、均一的な拡散ガスについて考察する。図
4.7のように、CGMの全体サイズに合わせて EW diff の等価幅強度を持つ拡散ガス
で満たす。等価幅関数がEW diff以下になる部分はEW diffに置き換える (図 4.7の関
数を参照)。図 4.8はデフォルトモデル (EW diff = 0)とEWmaxの 10%の強度をもつ
拡散ガス (すなわち、EW diff = 0.1)をプラスしたモデルとの比較である。拡散ガス
が追加されると、ガス内部の隙間を選択する 1on-sampleは出現しなくなり、R1onは
余白領域を選択した 1on-sampleのみで再現されることになる (全体サイズ領域の端
の部分でしか出現しなくなる)。したがってR1onが全体的に押し下げられるように
なる。しかしながら、このモデルは dEW boxの値を過大評価してしまっている。こ
れは拡散ガス部分とガス球部分の等価幅の強度差によって、dEW boxのばらつき
が拡大されているからである。
図 4.9と図 4.10にて、EW diff を変化させるモデルの比較を行った。楕円の関数

と反比例の関数のそれぞれで観測値の dEW boxに適応する拡散ガスの等価幅強度
を特定できたが、その値は採用した関数の形で大きく異なっている。楕円の関数は
EW diff = 0.5のモデル、反比例の関数はEW diff = 0.01のモデルが観測値に最も近
くなる。図 4.10のEW diff = 0.05(緑色)のモデルは、dEW boxが全Dtra範囲で 0に
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図 4.7: 拡散ガスの模式図。CGMの正方形型の領域に合わせて、等価幅強度 EW diff の拡
散ガスを満たす。EW (r) < EWdiff の場合、EW (r) = EWdiff に置き換える。
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図 4.8: デフォルトモデル (赤色)とデフォルトモデルに拡散ガス (EW diff = 0.1)を追加し
たモデル (青色)のDtra– dEW およびDtra - R1onの分布の比較。
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なってしまっている。これは、等価幅分布の変化勾配が失われてしまっていること
を示している。
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図 4.9: 4種類の拡散ガスの等価幅強度EW diff を採用したときのDtra– dEW およびDtra -
R1onの分布。EW (r)は楕円の関数 d = 1 kpc, L = 50 kpc, Cf = 1のデフォルトパラメー
タで固定し、各色ごとにEW diff = 0.01, 0.05, 0.1, 0.5のモデルを示している。

4.1.5 ガス球の配置密度Cf

最後にガス球の配置密度Cfの比較を行った。これは全体サイズ領域中のガス球の
占める比率である。図 4.11のように、Cf = 1は正方形領域に対してガス球を隣接す
るように敷きつめた状態のことを指す。Cf < 1はガス球が無い部分を設ける。Cf >

1のモデルはガス球を敷きつめて残った隙間に対して、さらにガス球を埋め込んだ
ものであり、この際重なり合った等価幅関数部分は単純に足し合わせた値を採用し
ている。図 4.12ではそれぞれCf = 2, 1.5 1, 0.5のモデルで比較を行っている。Cfを
変化させても dEW boxの傾向は大きく変化しないが、Cfが低いほどR1onが大きく
なる。この傾向は前節 4.1.4の拡散ガスを導入したモデルと同じような特性であり、
内部構造のガス球の個数密度によってガス内部の隙間を選択した 1on-sampleの発生
率が調節されるからである。Cf = 2のモデルは他とは違い dEW boxの分散が低め
になる。これは、ガス球の重なり合った部分が等価幅の足し合わせになるので、結
果として領域全体の等価幅分布のムラが少なくなるからである。
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図 4.10: 3種類の拡散ガスの等価幅強度EW diff を採用したときのDtra– dEW およびDtra

- R1onの分布。EW (r)は反比例の関数 d = 1 kpc, L = 50 kpc, Cf = 1のパラメータで固
定し、各色ごとにEW diff = 0.01, 0.02, 0.05のモデルを示している。

図 4.11: ガス球の配置密度の模式図。例えばCf= 0.5では、ガス球が無い部分は 50% の確
率でランダムに出現させる。
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図 4.12: ４種類のガス球の配置密度 Cf を採用したときのDtra– dEW およびDtra - R1on

の分布。EW (r)は楕円の関数 d = 1 kpc, L = 50 kpc, EW diff = 0(拡散ガス無し)のデフォ
ルトパラメータで固定し、各色ごとに Cf = 2, 1.5, 1, 0.5のモデルを示している。

4.2 ベストモデルの検証とCGMの描像
4.1.1 - 4.1.5節の全てのフリーパラメータの特性を吟味し、高電離イオンおよび低

電離イオンそれぞれのベストモデルを決定する。ベストモデルを選択する条件とし
て、1)まずR1onの一致度を優先する。モデルのR1onの値が観測値のR1onと 1σ内
で全てのDtraで一致していることに加えて、2)観測値とモデル値の dEW boxの共
通面積がより大きくなるものをベストモデルとして採用する。

4.2.1 高電離イオン
まず 3.3節の図 3.3の結果で示した通り、観測値の高電離イオンのDtraに対する

dEW boxは、Dtra ∼ 0.1 kpcのスケールにおいてすでに∼ 0.1 – 0.2の分散幅を示し
ている。このことからガス球のサイズ dを比較した図 4.4の結果から、Dtra ∼ 0.1 kpc

のスケールで dEW boxの頭打ちが見られる d ≤ 1 kpcが良く一致してるので、高
電離イオンのガス球サイズは≤ 1 kpcであると考えられる。R1onの値はDtraが∼
10 kpcのスケールになって初めて上昇する。この観測結果を再現するには、図 4.6

の結果から全体サイズを大きくして、Dtra ∼ 10 kpcスケールにおけるR1onの上昇
を抑える必要がある (L = 100, 500 kpcが妥当)。また、図 4.8と図 4.12の傾向から、
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Dtra ∼ 0.05 – 0.1 kpcスケールでのR1onの上昇を抑える効果がある拡散ガスの導入
(EW diff > 0)または高いガス球配置密度 (Cf = 2)の要素を取り入れる必要がある。
上記の考察に基づいて本研究では高電離イオンのベストモデルを 2つ挙げる。ひ
とつめのベストモデルはEW (r)が楕円の関数、d = 1 kpc, L = 500 kpc、EW diff =

0(拡散ガス無し), Cf = 2のモデルである (表 4.1のBest Model 1と図 4.13の上)。こ
のモデルはガス球の配置密度を高くすることでガス内部の隙間を無くし、低いR1on

の値の再現に成功している。ふたつめのベストモデルはEW (r)が楕円の関数、d =

0.5 kpc, L = 500 kpc、EW diff = 0.5, Cf = 1のパラメータを持つモデルである (表
4.1のBest Model 2と図 4.13の下)。こちらのモデルは拡散ガスを導入することで全
体サイズ領域の隙間を無くし、低いR1onの値の再現をしている。
どちらのモデルも全体サイズ内部で隙間が無い状態であるので、ガスクランプの
集合体というより、巨大な一塊のガス雲であると考えられる。本研究の結果から、
高電離イオンの CGMは 500 kpc以上のサイズをもつ巨大なガス雲であり、その内
部に 0.5 – 1 kpcスケールの密度揺らぎを形成しているような比較的均一な吸収体で
あると推察される。本研究の提示した全体サイズや均一的な構造についてはTurner

et al. (2014)やHennawi et al. (2015)と一致する。ただし Prochaska et al. (2014)

や Stern et al. (2016)は高電離イオンの CGM吸収体は中心母銀河から離れるほど
数密度が低下するということを示唆しており、このようなCGM構造は母銀河が検
出できていない本研究では、モデルとの比較が困難である (後節 5.1参照)。

4.2.2 低電離イオン
3.3節の図 3.3において、低電離イオンの dEW boxはDtra∼ 0.1 – 10 kpcのスケー
ルで変化の少ない平坦な値を示している。ガス球の直径サイズを比較した図 4.4の
結果から、高電離イオンと同じようなガス球サイズ≤ 1 kpcであると考えられる。
R1onはどのDtra範囲もフラットな値を示しているので、全体サイズを大きくして
R1onの変化を抑える必要がある (図 4.6参照)。ガスの配置密度を検証した図 4.12か
ら、Cf = 1.5にすることで観測値のR1onを最も良く再現できる。上記から低電離イ
オンのベストモデルはEW (r)が楕円の関数、d = 1 kpc、 L = 500 kpc、EW diff =

0(拡散ガス無し)、 Cf = 1.5のモデルとなる (表 4.1の Best Model 3と図 4.14)。高
電離イオンのベストモデルと異なるパラメータはガス球の配置密度であり、低電離
イオンは 全体サイズ領域内で隙間が存在し、内部の隙間も出現する。したがって低
電離イオンの CGMはサイズが 1 kpc以下のクランプガスが密集しているような吸
収体であると考えられる。Ellison et al. 2004や Shen et al. (2013)から再現されて
いる低電離イオンのCGM吸収体はクランプ構造であるという描像は本研究のモデ
ル再現でも確認することができた。しかしながら、Stren et al. (2016)のカバリング
ファクターから導き出されたMg IIのガスサイズは 50 pcであり、本研究のモデル再
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図 4.13: 観測で得た高電離イオンのDtraに対する dEW boxおよび R1onの分布とそのベ
ストモデル。赤線は高電離イオンの観測値を表し、黒線はベストモデル値を示している。上
は Best Model 1、下は Best Model 2である。詳しいパラメータは表 4.1を参照。
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現で導いたガス球サイズ≤1 kpcは上限値としても大き過ぎる。また一辺 10 kpc立
方の空間中のMg IIガスクランプの数は 240個であると考察されており、Mg IIガス
の体積占有率は 0.003%しかないことになる。本研究のベストモデルは 500 kpc四方
の投影面に 1 kpcのガス球がCf = 1.5の配置密度で低電離イオンのCGMガスが構
成されているという描像なので、Stren et al. (2016)と比較すると空間に対するガ
スの占有率が高過ぎる5。この不一致の原因を解明するには、低電離イオンに対する
Dtra < 0.1 kpcの観測サンプルを増やす必要がある。
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図 4.14: 観測で得た低電離イオンのDtraに対する dEW boxおよび R1onの分布とそのベ
ストモデル。青線は低電離イオンの観測値を表し、黒線はベストモデル値を示している。詳
しいパラメータは表 4.1を参照。

5本研究の Cf = 1.5のモデルにおける平面でのガスの占有率は 90% である。平面でのガス分布は
そのままにして、奥行きを持たせて Stren et al. (2016)と同じ体積占有率にするには、約 2.5 Mpc
(
 500 kpc)の奥行きが必要になる。
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第5章 将来的展望

前章では、高電離イオンおよび低電離イオンのベストモデルを導き出した。高電
離イオンは内部に≤ 1 kpcの密度揺らぎをもつ比較的均一な∼ 500 kpcの巨大なガ
ス雲であり、低電離イオンは∼ 500 kpcの領域内で≤ 1 kpcスケールの密度揺らぎ
を持ち、さらに内部に隙間が存在するガス群 (すなわち、クランプガスの集合体かバ
ブルを持つフィラメント状ガス)を形成していると考えられる。ただし、これらの電
離状態の異なるガスはそれぞれが異なった場所で上記のような形態をとっているの
ではなく、CGMガス中で混在していると考えられる。1.3.2節や 1.3.3節で述べたよ
うに、高電離状態のガスの内部に低電離状態のガスが点在しているという描像を踏
襲すると、高電離イオン中の密度揺らぎによって、密度が高くなっている場所に低
電離イオンのクランプが存在していると推察できる。しかしながら、本研究で試行
したモデル再現は、銀河周辺の空間に対して各パラメータを一様に決めている。本
研究と先行研究とのガス球サイズとガスの配置密度の不一致を是正するには、CGM

中心にある銀河の諸性質や銀河からの距離依存性を考慮する必要がある。

5.1 母銀河の特定
本研究の手法である重力レンズクエーサーを用いた多視線観測は、小離角のレン
ズクエーサーを使って小さな kpcスケールの視線間実距離Dtraを調査できることが
最大の特徴である。しかし多視線分光観測で得られる視線間実距離は吸収ガス自体
のサイズや平均的な分布を調査することはできるが、CGMと母銀河との関連性の
議論はできない。そこで、母銀河の特定とCGM – 銀河の関連性を研究するために
は、分光撮像観測を行う必要がある。1.3.2節で述べた分光撮像観測は、背景光源視
線上の吸収体とその母銀河との距離であるインパクトパラメータDimpを評価する
ことができる。視線間実距離とインパクトパラメータを組み合わせれば、CGMそ
のものの構造と CGM – 銀河の関連性を同時に調査することができる。Nielsen et

al. (2013)では、分光撮像観測で集められたMg IIのCGM吸収体のカタログ (MAGI

ICAT; Mg II Absorber-Galaxy Catalog)を使って、Mg II吸収体と銀河の関連性を調
べており、図 5.1はインパクトパラメータに対するMg IIの等価幅分布を示した結果
である。インパクトパラメータが大きくなると等価幅の分散が大きくなり、さらに
未検出のサンプルが増える。このDimp– EW の傾向を本研究で調査したDtra– dEW
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分布に追加すれば、母銀河の距離依存性の調査が可能である。例えば、Dimpスケー
ルが小さいサンプル (母銀河に近いCGM)とDimpスケールが大きいサンプル (母銀
河から離れたCGM)で分割した場合、小DimpスケールのDtra– dEW 分布の分散は
小さく、大DimpスケールのDtra– dEW 分布の分散は大きくなるような傾向が見ら
れるかもしれない。このような結果が得られれば、母銀河に近いほど、個々のガス
クランプのサイズが大きくなるまたは配置密度が高くなると推察できる。

図 5.1: MAGIICATサンプルを使ったインパクトパラメータ Dimp に対するMg II吸収線
の等価幅分布 (Nielsen et al. 2013)。緑色の点線は Chen et al. (2010)によるべき乗関数に
よるフィッティング。黒色の曲線は対数線形関数によるフィッティング (黒色の点線は 1σエ
ラーを表している)。

さらに分光撮像観測では、母銀河の撮像データから母銀河の諸性質 (光度、色、赤
方偏移など)との関連を調査できる。母銀河の特徴によってCGM吸収体が変化する
様子を調べたものが図 5.2である (Nielsen et al. 2013)。上段のパネルは母銀河の明
るさLB/LB

∗の比較、中段のパネルは青い銀河と赤い銀河 (B −K)の比較、下段の
パネルは低赤方偏移と高赤方偏移の銀河の比較である。各サンプルの境界は中央値
が採用されている (LB/LB

∗ = 0.611, (B−K) = 1.482, z = 0.359)。Mg II吸収線を等
価幅で 4種類の強度に分けてあり、インパクトパラメータとカバリングファクター
の分布を示している。注目すべきは大Dtraスケール (≥ 50 kpc)で各サブサンプル
間の違いが現れていることである。明るい銀河、青い銀河、高赤方偏移の銀河の方
がカバリングファクターが高くなっている。強い吸収線のみで見ると、その傾向は
徐々に弱くなっていく。明るい、青い、高赤方偏移の銀河に共通するものは、星形
成活動との関連性である。星形成が活発かそうではないかによって、CGMの降着
やアウトフローの程度も異なってくるはずである。先行研究のように、銀河の種類
ごとに本研究の手法でCGMの局所的内部構造の調査を行えば、銀河によってCGM
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ガスの広がり方が違うだけでなく、CGMガス中のガス形態の詳細を解明できるか
もしれない。

図 5.2: インパクトパラメータ Dimp に対するMg II吸収線のカバリングファクター分布
(Nielsen et al. 2013)。上段のパネルは明るい銀河と暗い銀河、中段のパネルは青い銀河と
赤い銀河、下段のパネルは高赤方偏移銀河と低赤方偏移銀河のサンプルに分けている。吸収
線の等価幅のしきい値で 4種類に分けてあり、右のパネルほど強い吸収線だけのサンプルに
なる。

具体的な今後の計画として、本研究で使用した重力レンズクエーサー周辺の母銀河
を、Hyper Suprime-Cam Subaru Strategic Program (HSC-SSP; Aihara et al. 2017)

の撮像データを用いて特定する。すばる望遠鏡に搭載されているHSCは一度の観測
で 1.77平方度の天域を撮像でき、多色フィルターを使って測光的赤方偏移1も同時
に取得できる。プロジェクトは最大で 1400平方度の領域を撮像し、現在は第 1期の
データがリリースされている。本研究で既にCGMガスの吸収線赤方偏移は特定で

1photo-z観測と呼ばれる手法で特定できる赤方偏移。まず銀河を複数のフィルターで測光観測し、
各バンド (波長帯)のフラックスを取得する。各バンドのフラックス強度から、経験則的に再現した
銀河の静止系のスペクトルがどれだけ赤方偏移しているかを見積もる。超低分解能のスペクトルエ
ネルギー分布のようなものである。
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きているので、HSCの銀河のカタログの測光的赤方偏移と照合すれば、母銀河の特
定が容易にできるはずである。

5.2 距離依存性をもつフリーパラメータの導入
Stern et al. (2016)では、CGMガス中の各イオンのカバリングファクターを基に、

図 5.3のようなCGMの内部構造を再現している。最も電離状態の高いO VIガスの
内部に 2番目に電離状態の高い Si IVガスが 10分の 1のサイズのクランプを形成し
ている。さらに Si IVガスの内部で、次に電離状態の高い N IIガスがさらに小さい
クランプを作っている。このように電離状態ごとにサイズを縮小させながら、クラ
ンプを形成している。この想像図でもうひとつ注目すべきは中心銀河に近いほどガ
ス球の数密度が大きくなることである。したがって本研究の単純等価幅ガス球モデ
ルにおいて、ガスの配置密度Cf や拡散ガスの等価幅強度EW diff に中心銀河からの
距離依存性を導入することで、観測値の再現性が向上すると思われる。また 1.3.2節
で紹介したシミュレーション再現によるCGM分布では、銀河の短軸方向と長軸方
向でガスの分布が異なることが示唆されていた。つまり銀河の距離依存性だけでな
く、方向依存性も重要である。モデルのフリーパラメータを増やしてベストモデル
を模索することは難しいことではないが、観測で銀河の傾きを確認することは困難
である。銀河の形態と傾きを調べるためには、観測対象を低赤方偏移の明るい銀河
に限定するのが確実だが、星形成活動が完了している銀河ばかりになってしまう。ク
エーサーのCGMではあるが、高赤方偏移の銀河の形態と傾きを調査した研究例に
Borisova et al. (2016)が挙げられる。これはVLT/MUSE(超大型望遠鏡/Multi Unit

Spectroscopic Explorer)を使ってクエーサーCGMの 3D分光を試みたユニークな研
究である。3D分光とは 1.3.2節で述べた「深い撮像観測」の発展であり、水素の表面
輝度分布を観測するだけでなく、水素の蛍光放射ガスにスリットを当てて面分光観
測を行う。そうすることで水素ガスの視線速度差の空間分布を観測することができ
る (図 5.4; Borisova et al, 2016)。統計的解析には向かないが、ひとつの銀河 – CGM

サンプルに的をしぼって、様々な銀河とCGMガスの物理量を取得し、距離依存性
と方向依存性を導入した単純等価幅ガス球モデルでモデル再現すれば、より鮮明な
CGMの描像が得られるはずである。
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図 5.3: 各イオンのカバリングファクターを基に、CGMの内部構造を再現した Stern et al.
(2016)によるCGMの概念図。ρ/ρbは各イオンの (ガスの数密度) / (宇宙の平均バリオン密
度)である。
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図 5.4: 4つのクエーサーについて、CGMガスの水素の蛍光放射によるLyαの表面輝度分布
(上)と、面分光による Lyαガスの視線速度差分布 (下)(Borisova et al. 2016)。下のカラー
マップは視線速度差が青い部分ほど手前方向に、赤い部分ほど奥行き方向にガスが運動して
いることを表している。
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第6章 まとめ

銀河周辺物質 (CGM)の局所的な内部構造を解明するために、本研究はSDSS Quasar

Lensed Search catalogから 10個のレンズクエーサー、さらに過去の文献から 3つの
レンズクエーサー、合わせて 13個のレンズクエーサーサンプルを収集した。クエー
サースペクトルから同定した 293本の金属吸収線について、サイトライン間の吸収
線の差異を示す指標に等価幅変動値 dEW と吸収線欠落頻度R1onを用いて、視線間
実距離Dtraに対する特性を調査した。kpcスケールの視線間実距離を調査できる重
力レンズクエーサーを用いた多視線観測の研究において、本研究は背景光源の数、
吸収線サンプルの数ともに最大規模である。この大規模サンプルから統計的解析を
行い、宇宙の普遍的なCGM吸収体の性質を調査した。本研究では 5つのフリーパ
ラメータを定めて、観測値を再現する為のシンプルなモデリングも行った。以下に
主な結果をまとめる。

• 吸収線ペア間の吸収線強度REW の相関係数において、電離状態の違いよる
有意な差異は見られなかったが、REW < 1 Å の弱い吸収線に着目すると高
電離イオン (C IVや Si IVなど)に比べ、低電離イオン (Mg IIやFe IIなど)のサ
ンプルの方が分散が大きくなる傾向があった。

• 高電離イオンサンプルは大きな距離スケール (Dtra∼ 10 kpc)でも非常に小さい
吸収線欠落頻度 (R1on ∼ 2%)を示す。一方で低電離イオンサンプルはさらに小
さい距離スケール (Dtra ∼ 0.5 kpc)においてより高い吸収線欠落頻度 (R1on ∼
16%)を示した。この結果から、高電離イオンの典型的なガスサイズのスケー
ルは低電離イオンのそれよりも大きいと推察される。この傾向は先行研究で定
量的に考察されているが、吸収線欠落頻度を用いて定量的に評価したのは本研
究が初めてである。

• 電離状態に関係なく、視線間実距離がDtra∼ 0.1 – 10 kpcの範囲では、等価幅
変動値 dEW はDtraに強く依存しない。

• 観測結果から CGMの具体像を考察する為に、単純等価幅ガス球モデルを用
いてモデル比較検証を行った。モデルに 5つのフリーパラメータ、等価幅関数
EW (r)、ガス球の直径サイズd、全体サイズL、拡散ガスの等価幅強度EW diff、
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ガス球の配置密度Cf を導入し、各パラメータを変化させることにより視線間
実距離に対する等価幅変動値と吸収線欠落頻度の分布傾向を調査した。

• 観測値とモデル値の比較から、高電離イオンは 1)等価幅関数が楕円の関数、d

= 1 kpc、L = 500 kpc、Cf =2、拡散ガス無し、または 2)等価幅関数が楕円
の関数、d = 0.5 kpc、L = 500 kpc、Cf =1、最大等価幅強度の半分の強度を
持つ拡散ガス、の 2つのモデルがベストモデルに該当した。一方で低電離イオ
ンについては、等価幅関数が楕円の関数、d = 1 kpc、L = 500 kpc、Cf =1.5、
拡散ガス無しのモデルがベストモデルとなった。

• 高電離イオンのCGMは< 1 kpcの内部揺らぎを持つ∼ 500 kpcほどの比較的
均一的な巨大なガス雲であり、低電離イオンのCGMは< 1 kpcのサイズをも
つクランプ状のガス球が密集しているまたはフィラメント状のガス群と推察さ
れる。

本研究が導いたCGMの描像はすでに先行研究で定性的に考えられていたものと
同じだが、本研究は大規模サンプルを使った統計的解析に基づく定量的な結果とし
て導くことに初めて成功した。また等価幅変動値と吸収線欠落頻度に注目したモデ
ル再現の試みは新規性のある手法であり、今後の研究の進展に道筋をつけるもので
ある。
本研究のデータサンプルはスペクトル分解能とS/N比といったデータのクオリティ

が不均一であるため、今後は同じ望遠鏡と観測装置でデータを取得し、均一かつよ
り大規模なサンプルを用いて詳細な統計解析を行う計画である。また、高い分解能の
スペクトルから吸収線を完全な形で取得することができれば、各吸収線にフォイク
ト関数によるフィッティングが適用できるので、柱密度を用いたCGMの内部構造に
ついて議論できる。さらに分光撮像観測の手法をプラスし、CGMの局所的内部構造
だけでなく、銀河 – CGMの関連性の解明も目指す。その為にHyper Suprime-Cam

Subaru Strategic Programの大規模サーベイを利用し、銀河の測光的赤方偏移から
CGMに対応する母銀河の特定することを計画している。将来的に銀河 – CGMの観
測サンプルがそろえば、距離依存性などを導入した新たな単純等価幅ガス球モデル
を用いてCGMの構造を描写できるだろう。
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付録

Gemini/GMOSおよびKeck/ESIで観測したクエーサー
スペクトル
本研究のデータソースであるGemini/GMOSとKeck/ESIで観測した 10個の重力
レンズクエーサーのスペクトルを掲載する。全ての図において、横軸は観測者系波
長、縦軸は規格化されたフラックス量、上段がレンズ像 1、下段がレンズ像 2のスペ
クトルである。青線は各スペクトルに対応するエラースペクトルである。
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SDSS J100128.61+502756.8

 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

no
m

liz
ed

 F
lu

x

Lensed image 1

 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

 4000  4500  5000  5500  6000  6500  7000  7500  8000

no
m

liz
ed

 F
lu

x

Wavelength (Å)

Lensed image 2

Gemini/GMOSにて取得したスペクトル。

SDSS J113157.72+191527.7

 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

no
m

liz
ed

 F
lu

x

Lensed image 1

 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

 4000  4500  5000  5500  6000  6500  7000  7500  8000  8500  9000

no
m

liz
ed

 F
lu

x

Wavelength (Å)

Lensed image 2

Gemini/GMOSにて取得したスペクトル。

73
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SDSS J135306.35+113804.7
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