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研究成果の概要（和文）：大規模な数値シミュレーションにより、高密度環境における初代銀河から大質量銀河
へと至る進化を計算した。同時に、多波長輻射輸送計算によって銀河の輻射特性を明らかにした。結果として、
高密度領域では、大量のガス降着によって銀河内に高密度なガス円盤が作られる事が示された。そして、そのよ
うな大質量円盤銀河は、ダスト熱放射によって赤外線で明るい銀河になることが分かった。また、解析的な手法
により、初代銀河内における初代星星団の形成条件、大質量ブラックホールの形成条件についても制限を与え
た。

研究成果の概要（英文）：We have performed large-scale numerical simulations and multi-wavelength 
radiation transfer calculations. Our simulations show evolution from first galaxies to massive 
galaxies, and their observational properties. Large amounts of gas accrete onto galaxies, and make 
massive galactic disks in an over-dense region. The massive galaxies become bright at infrared band 
due to dust thermal emission in the galactic disk. We also derive the conditions for formations of 
Population III star clusters and massive black holes in first galaxies by using analytical models.

研究分野：理論天文学
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１．研究開始当初の背景 
	
 近年の観測装置の発展により、宇宙初期に
形成された銀河の観測が可能になりつつあ
る。一方で、宇宙で最初に形成される銀河で
ある初代銀河は未だ観測が難しく、その形
成・進化メカニズムは謎に包まれている。現
在初代銀河を検出するために、ジェームスウ
ェ ッ ブ 宇 宙 望 遠 鏡 や 、 Thirty Meter 
Telescope など国際的観測プロジェクトが進
められている。これら次世代の観測装置稼働
を見据えて、初代銀河の形成と進化を理論的
に明らかにする事が現在の天文学における
重要課題の一つである。 
 
２．研究の目的 
	
 本研究の目的は、大規模な数値シミュレー
ションを用いて、初代銀河の形成・進化メカ
ニズムを明らかにする事である。特に、初代
銀河の形態や、多波長輻射特性、銀河内の星
種族や大質量ブラックホール形成などを調
べる事で、初代銀河の性質を多角的に明らか
にするのが目的である。また、初代銀河は現
在の星形成銀河に比べ質量が非常に小さい。
そのため、星からの紫外線輻射や超新星爆発
によって銀河内の物理状態が大きく変化す
る事が予想されている。この初代銀河進化に
おけるフィードバックの役割についても理
論的に明らかにする事を目指す。 
 
３．研究の方法 
	
 SPH 法に基づいて開発された流体計算コ
ード Gadget-3 を用いて宇宙論的流体計算を
実行し、銀河の形成・進化を調べる。そして、
流体計算結果に対して多波長輻射輸送計算
を行うことで銀河の輻射特性をモデル化し、
観測との直接比較を可能にする。多波長輻射
輸送計算コードはモンテカルロ法を基に開
発した。星からの連続波の輸送を解き、星間
ダストによる吸収、ダストの温度、ダストに
よる赤外線熱放射を計算する。これにより紫
外線から電波までの多波長連続波をモデル
化する。この計算を宇宙の平均的な密度場で
形成される銀河と、高密度環境で形成する銀
河に適用する事で、銀河の輻射特性に対する
環境効果を明らかにする。 
	
 また、流体計算コード PLUTO に紫外線輻
射輸送と電離過程を実装した輻射流体計算
により、巨大ブラックホールの成長過程を計
算する。 
	
 
４．研究成果	
 
(1)	
 高密度領域における初代銀河から大質
量銀河への進化と多波長輻射特性	
 
	
 高密度環境に着目した宇宙論的流体計算
により、初期宇宙の初代銀河から大質量銀河
へと至る進化メカニズムを調べた。結果とし
て、高密度領域では大量のガス降着によって、
高密度な銀河ガス円盤構造が維持されるこ
とが分かった。一方で、平均的な密度場で形
成される銀河はフィードバックにより円盤

構造は長時間維持されないことが明らかに
なった。	
 
	
 この結果に対して、多波長輻射輸送計算に
より、図で示されるような紫外線、赤外線で
の表面輝度分布、多波長スペクトルを示す事
に成功した。高密度環境の大質量銀河はガス
円盤に含まれるダストによって、星からの紫
外線のほとんどが吸収され、赤外線（銀河静
止系）で明るい銀河となることが分かった。
一方で、平均的な密度場の銀河では半分以上
の紫外線が銀河から脱出し、紫外線で明るい
銀河となることを示した。これらの結果によ
り、銀河が形成される環境の違いが銀河の輻
射特性の多様性を生み出す要因である可能
性を示した。	
 
	
 
	
 
図１	
 紫外線と赤外線での銀河の表面輝度
分布。左 2枚のパネルは高密度環境で形成さ
れる大質量銀河の表面輝度、右 2枚のパネル
は平均的な密度場で形成される銀河の表面
輝度分布である。カラーバーの数字は
erg/s/cm2/Hz の単位でログスケールである。	
 

	
 
	
 
(2)	
 輻射フィードバック下における初代星
銀河の形成	
 
	
 近年、初代星のみによって形成された銀河
（初代星銀河）の候補天体が観測された	
 
(Sobral	
 et	
 al.	
 2015)。これまでの理論研究
では、初代星は主にミニハロー内で 1 個もし
くは数個程度形成される。その後はミニハロ
ー内の初代星による超新星爆発によって重
元素汚染が進み、初代銀河内は低金属の星種
族 IIの星団が形成されると考えられている。
本研究では、初代銀河内における初代星星団
の形成条件を解析的に調べた。	
 
	
 まず、初代銀河内に大量の原始ガスが保持
されるためには、ミニハロー段階で星形成が
抑制される必要がある。そこで、近傍星形成
銀河からの電離フィードバックを考え、星形
成が抑制される限界距離を求めた。その後、
短時間で大量の初代星を作るためには、ガス
の角運動量が効率的に輸送され、銀河中心に
大量のガスが落ち込む必要がある。本研究で
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Figure 5. Upper/middle: the mean densities of gas, stars, and dust as a func-
tion of the radial distance from the galactic centres in physical coordinates.
The samples consist of the most massive galaxies in the CR run at z = 6.3
and 10. Lower: optical depth of the dust calculated from the DM halo radius
identified by the HOP group-finder algorithm, to a specific radius, using
density distributions of the upper and middle panels.

to be enshrouded in dust. Hence, the stellar radiation is efficiently
absorbed. We note that there is uncertainty in fesc when using the
UV colour alone, because the change in the UV colours by the dust
extinction depends sensitively on the dust properties, e.g. its size
and composition. If the typical grain size is smaller than that in the
Milky Way, and the main component is graphite, the dust extinction
does not change the UV colour or make it bluer because of the bump
at λ = 2175 Å in the dust extinction curve (Inoue et al. 2006; Kimm
& Cen 2013).

The most significant difference in fesc between the CR and UCR
galaxies, less than a factor of 2, can be seen in the lowest mass
bin, Mstar ∼ 107.5 − 108.5 M⊙, as we discuss in Section 3.5. The
reason for this is that the gas distribution, and hence the distribution
of SF regions and dust, in the CR galaxies is more compact than
in the UCR ones. As shown in Romano-Dı́az et al. (2014), the
galaxies in a particular mass range form earlier in overdense regions,
compared to ‘normal’ regions in the universe. This happens because
the accretion rate depends on the background density in addition
to the halo/galaxy mass. Indeed, in our simulations, the low-mass
galaxies in CR form earlier than the UCR ones, resulting in a more
compact gas/star distribution and a more efficient dust extinction. At

Figure 6. The surface brightness of the most massive galaxies in the CR
(left column) and UCR runs (right column) at z = 6.3. Each panel size is
the same as in Fig. 2. The upper panels show the UV band (λ ∼ 1600 Å
in the rest frame), which corresponds to the J band in the observed frame.
The lower panels display the IR band (λ ∼ 106 µm), which corresponds to
the sub-millimetre band of λ ∼ 850 µm. The colours indicate the surface
brightness in the log scale in units of erg s−1 cm−2 Hz−1 arcsec−2.

earlier times, the universe is denser and the parent DM haloes have
larger concentration parameter, causing compact gas distribution.

The radial distribution of the gas, stars and dust in the CR run
is shown in Fig. 5. We take the most massive galaxies at z = 6.3
and 10, and estimate the mean density in spherical shells at each
radius. Most of them are distributed in the central kiloparsec. Half-
mass radii of the gas are 95 pc at z = 10 and 215 pc at z = 6.3.
Due to the compact distributions, the optical depth at λ = 1300 Å,
estimated from the boundary of the grid placed around each galaxy
to an arbitrary radius r, i.e. τ (r) =

∫ r

boundary σ1300ρdust(r)dr , increases
steeply when approaching the galactic centre. At z = 10, the optical
depth to r ! 0.25 kpc is larger than unity, and this radius increases to
r = 0.71 kpc at z = 6.3. The stellar distribution behaves similarly.
For example, the mass ∼0.8 Mstar is within the radius mentioned
above, where the ISM is optically thick at z = 10, but decreases
somewhat to ∼0.68Mstar at z = 6.3.

Consequently, most of the stellar UV radiation is absorbed by the
dust. Note that despite lower dust mass at z = 10, the fraction of
stellar mass inside the radius of τ = 1 is higher than that at z = 6.3,
due to the compact dust and stellar distributions. Therefore, even
at high redshifts, stellar UV radiation of galaxies residing in the
overdense regions can be absorbed by the dust. The gas and dust
appear to be pushed away from the centre at lower redshifts.

The surface brightness of the most massive galaxies in the CR
and UCR runs at z = 6.3 is shown in J and sub-millimetre bands
(Fig. 6). The J band in the observed frame corresponds to the UV
band in the rest frame. The J-band flux of the galaxy in the CR run
exhibits a similar distribution to the stellar one (Fig. 5), e.g. 1D radial
distribution. However, some parts get fainter, because of the stronger
dust absorption. On the other hand, the sub-millimetre flux traces
the dust distribution, and, therefore, is more compact compared to
the J-band flux. The J and sub-millimetre band fluxes of the galaxy
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は、ライマンアルファ冷却光による輻射粘性
を考え、角運動量が効率的に輸送されるハロ
ーの質量範囲を見積もった。そして、初代星
星団の形成後、ライマンアルファ輻射圧によ
って駆動される銀河風の速度を導出した。図
は初代星星団が形成されうるハロー質量と
ライマンアルファ光度の範囲を各赤方偏移
で示したものである。これにより、現在の観
測装置でも初代星銀河からのライマンアル
ファ輝線は観測可能であること、一方初代星
の間接的な証拠になるヘリウムの輝線は次
世代の観測装置によって検出される可能性
があることを示した。また、近年観測された
初代星銀河の候補天体は我々の理論モデル
に比べライマンアルファ光度が大きすぎる
事から、初代星銀河では無い可能性を示唆し
た。	
 
	
 
	
 
図 2	
 初代星銀河が形成されるハロー質量の
範囲と、ライマンアルファ光度の範囲（黄色
の領域）。上パネルのダッシュ線はそれぞれ
下からビリアル温度が 1 万ケルビン、3 万ケ
ルビン、8 万ケルビンのハロー質量を示して
いる。下のパネルのダッシュ線はビリアル温
度が 3万ケルビンのハローのライマンアルフ
ァ光度。	
 

	
 
	
 
(3)	
 初代銀河同士の合体過程によって形成
される高密度星団とその中で生まれる大質
量ブラックホール	
 
	
 近年の観測により、赤方偏移 6 を超える初
期宇宙において太陽の 10 億倍もの質量をも
つ超巨大ブラックホールが観測された。この
超巨大ブラックホールを説明するためには、

初代銀河内において太陽の 10 万倍程度の巨
大ブラックホールが既に作られている可能
性が高い。本研究では初代銀河同士の合体過
程に着目し、解析的なモデルとダークマター
ハローの merger	
 tree を組み合わせる事によ
って、初代銀河内の大質量ブラックホール形
成条件を調べた。	
 
	
 図は各赤方偏移におけるブラックホール
の質量関数である。初代銀河の典型的質量で
ある太陽の 1億倍程度の質量の銀河同士が合
体すると、潮汐力とバー不安定によってガス
の角運動量が輸送され、銀河中心に高密度か
つコンパクトなガス雲が出来る。このガス雲
から作られた高密度星団は、重力多体緩和過
程を経て、中心に巨大星を作り太陽の千倍程
度のブラックホールを残す事が分かった。そ
して、その後も残された星は重力二体緩和に
より中心ブラックホールに降着し、最終的に
はブラックホールの質量は太陽の 10 万倍に
達することを明らかにした。	
 
	
 
	
 
図 3	
 ブラックホール質量関数。実線とダッ
シュ線はそれぞれガス雲から星団への星形
成効率が 100%と 30%のモデルを示している。	
 

	
 
	
 
(4)ブラックホール降着円盤からの非等方輻
射フィードバックを考慮したブラックホー
ルの成長過程	
 
	
 初代銀河内のブラックホールの成長は、ブ
ラックホール降着円盤からの紫外線やＸ線
のフィードバックによって大きく阻害され
ることが先行研究により示されていた。しか
し、ブラックホールからの輻射が非等方であ
る場合、日陰の部分からガスが効率的にブラ
ックホールに降着する事が考えられる。本研
究ではこの非等方な輻射フィードバックを
導入した二次元輻射流体計算により、初代銀
河内のブラックホール成長を調べた。	
 
	
 数値シミュレーションの結果により、ブラ
ックホールからの輻射が等方の場合はエデ
ィントン限界の 1%程度まで降着率は下がる
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Figure 1. Top panel: Halo mass range where angular momentum
transport e�ciently occurs due to Ly↵ radiation drag. Dash lines

represent virial temperatures of 1⇥104, 3⇥104 K and 8⇥104 K,
respectively. Middle panel: Ly↵ luminosity expected in the halo

mass and redshift. Dash line shows the Ly↵ luminosity for halo

with the virial temperatures of 3⇥ 104 K.

angular momentum is not transported e�ciently, i.e., tang �
tdyn, a rotationally supported disk forms with Rdisk ⇠ �Rvir

(e.g., Mo et al. 1998), where � is the spin parameter. In
the latter case star formation will proceed quietly follow-
ing a Kennicutt-Schmidt law, resulting in ✏SF . 1, and it
is unlikely that this will produce an observable POPIII-
dominated galaxies.

The life time of POPIII stars is ⇠ 4 Myr (Schaerer
2002). After the initial starburst, POPIII supernovae pro-
duce metals and evacuate most gas from a halo. Therefore,
the maximum stellar mass is estimated by multiplying the
life time to the star formation rate of Equation (11) for fixed
fgas,

M⇤ = 2.6⇥ 106 M� fang

✓
Mh

109 M�

◆✓
fgas
0.16

◆✓
1 + z
8

◆ 3
2

(12)
Most of the Ly↵ emission comes from recombinations in gas
previously ionized by UV radiation from POPIII stars. Thus
the Ly↵ luminosity is proportional to the ionizing photon
emissivity of stars Ṅion, and we estimate it as:

LLy↵ = 0.68(1� f ion
esc )✏Ly↵Ṅion

⇠ 0.7⇥ 1044 erg s�1

✓
M⇤

107 M�

◆
(13)

where f ion
esc is escape fraction of ionizing photons. f ion

esc is typ-
ically . 0.1 (e.g., Yajima et al. 2011). The e↵ective temper-

ature of POPIII stars is ⇠ 105 K, and the mass dependence
is very weak (Bromm et al. 2001). Hence, the total ionizing
photon emissivity is proportional to the total stellar mass
independent to the detailed initial mass function (e.g., Susa
et al. 2014). We estimate the total ionizing photon emissivity
by using that of a 40 M� POP III star calculated in Schaerer

(2002), resulting in the relation, Nion = 6.2 ⇥ 1047
⇣

M⇤
M�

⌘
.

Hence, combining Equation (12) and (13) shows the relation
between Ly↵ luminosity and halo mass at a specific redshift,

LLy↵ = 2.0⇥1043 erg s�1 fang

✓
Mh

109 M�

◆✓
fgas
0.16

◆✓
1 + z
8

◆ 3
2

(14)
The range of Ly↵ luminosity is shown in the lower panel
of Figure 1. Our model indicates that POPIII-dominated
galaxies have Ly↵ luminosity of ⇠ 1⇥1042�3⇥1043 erg s�1.
The Ly↵ luminosity of CR7 is much higher than the upper
limit predicted by of our model. Therefore, we argue that
CR7 is not a POPIII star cluster. This is in agreement with
recent observational data from Spitzer/IRAC that indicates
[OIII] emission from CR7 (Bowler et al. 2016), indicating an
enriched population of stars.

The predicted Ly↵ luminosity range is detectable even
with current telescopes, suggesting that LAEs, which have
high EW and are in the luminosity range near star-forming
galaxies or AGNs, can be POPIII-dominated galaxies. On
the other hand, the Heii 1640 Å line flux can be lower than
the Ly↵ line by ⇠ 1 � 3 orders depending on the IMF of
POPIII stars (Schaerer 2002) and hence its flux is di�cult to
detected with current telescopes. Spectroscopy with JWST
will be able to detect the Heii lines within a reasonable inte-
gration time as a signature of POPIII-dominated galaxies.
The threshold stellar mass with integration times of . 10
hours is Mstar ⇠ 106 M� assuming a top-heavy POPIII IMF
with & 100 M�.

2.4 Outflow of gas due to Ly↵ radiation pressure

As POPIII stars enter the ZAMS (zero age main sequence),
they start to exert feedback on the interstellar medium
(ISM) and may cause galactic outflows. Due to the trap-
ping of Ly↵ radiation in a halo, Ly↵ radiation pressure can
be higher than the thermal pressure of ionized gas or radia-
tion pressure by Hi photo-absorption or Thompson scatter-
ing (Yajima & Li 2014; Smith et al. 2016a). The momentum
equation is then approximately given by,

Mhfgas
dVout

dt
=

15ftrap,15LLy↵

c
� GM2

hfgas
R2

vir

. (15)

If we substitute the expression for the Ly↵ luminos-
ity from Equation (13) into the first term on the right
hand side, we find that the radiation pressure is higher
than the gravitational force for haloes with Mh < 3.5 ⇥
1013 M� f3

trap,15

�
1+z
8

��3/2
, i.e., the radiation pressure can

drive an outflow. For the halo mass range with POPIII star-
bursts (Mh ⇠ 108�109 M�), the gravitational force is negli-
gible. We estimate the outflow velocity considering only the
Ly↵ radiation pressure by integrating the above equation
over 4 Myr as

Vout,max = 39.5 km s�1 ftrap,15

✓
1 + z
8

◆ 3
2

. (16)

c� 2008 RAS, MNRAS 000, 1–5
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Figure 8. Black hole mass function at z = 20, 15, 10 and 6. Solid

and dash lines represent the case of ✏SF = 1 (our fiducial model)
and 0.3, where ✏SF is the conversion e�ciency from gas to stars

in the inner region r < rcl.

gas clouds are high it is generally argued that Pop III stars
should be more massive than their metal enriched counter
parts (e.g., Omukai & Nishi 1998; Omukai & Palla 2003;
Nakamura & Umemura 2001; Bromm et al. 2002; Abel et al.
2002; Yoshida et al. 2006, 2008; Turk et al. 2009; Stacy et al.
2010, 2012; Clark et al. 2011; Umemura et al. 2012; Hirano
et al. 2014; Susa 2013; Susa et al. 2014). We re-examine our
model trying to account for such massive Pop III stars as-
suming a top heavy IMF from 10 � 500 M� (Hirano et al.
2014) and a slope ↵ = �2.35. Pop III stars usually form
in mini-haloes of ⇠ 106 M� (e.g., Bromm et al. 2002), as a
single star (Yoshida et al. 2008) or binary (Turk et al. 2009)
or multiple (Clark et al. 2011). On the other hand, UV radi-
ation in the Lyman-Werner band from star forming galaxies
can suppress star formation in neighbouring haloes (Johnson
et al. 2013). As a result, there may be the possibility that
atomic cooling haloes host massive pristine gas (e.g., Agar-
wal et al. 2014). The resulting BHMF at z = 6 is shown in
Figure 9. In contrast to star clusters with a fiducial IMF star
clusters with a top-heavy IMF produce more massive black
holes at their centre per unit mass in stars. Massive Pop
III stars cause core-collapse of more massive haloes within
3 Myr, and lead to the formation of heavier VMSs. In ad-
dition, because of the increase of the average stellar mass
< m > from 0.3 M� for the normal IMF to 30 M� for the
Pop III IMF, the relaxation time scale becomes shorter by
factor ⇠ 10 (Equation 7 and 8). As a result, massive BHs of
⇠ 106 M� can form by z ⇠ 6.

In other words, for such a top heavy IMF, even star
clusters with similar size and density of typical globular clus-
ters in the local universe can cause core-collapse, and form
VMSs.

Note that, however, that massive galaxies (& 108 M�)

are likely metal enriched due to type-II SNe of prior stars
(e.g., Maio et al. 2011; Wise et al. 2012a). Therefore, massive
star clusters consisting of Pop III stars may not form in
practice. On the other hand, if metal mixing is not e�cient,
some pockets of pristine gas will be still able to lead to the
formation of Pop III star clusters, with short core-collapse
time scales (see however, Smith et al. 2015).

Local metal poor globular clusters can give constraints
on the stellar IMF, density and the cluster’s size to explain
their old-age of & 10 Gyr. Based on our results star clusters
with a local IMF and initial size of & 1 pc should be long-
lived.

4.2 Metal poor globular clusters

Merging haloes between Mh ⇠ 109 � 1010 M� in our model
result in the formation of globular clusters. We here present
the mass function focusing on those with tCC > 3 Myr and
ESN > Egrav. For the star clusters with tCC > 3 Myr, central
massive BH seeds via core-collapse do not form, leaving the
stars una↵ected in the cluster. In addition, if ESN > Egrav,
SN feedback is likely to suppress further gas accretion onto
the star clusters, resulting in isolated systems that are dense
and compact. It is widely known that observed globular clus-
ters do not have dark matter haloes. On the other hand,
some theoretical models showed the formation of globu-
lar clusters in dark matter haloes, and the number density
nicely fit with observations (Moore et al. 2006; Trenti et al.
2015; Kimm et al. 2015). These authors assumed the host-
ing dark matter haloes would subsequently be stripped away
by tidal interaction with galaxies. Although the formation
mechanism of globular cluster is still unclear, we here present
the predicted mass distribution from our merger model as a
possible sub-dominant channel to forming globular clusters.

Figure 10 shows the mass function at z = 6. The mass
function has a peak at M ⇠ 1.5 ⇥ 105 M� and the mass
range is consistent with that of observed globular clusters in
local Universe. Recent observation of metal-poor globular
clusters (MPGCs) show that the stellar population is very
old, and compatible with formation at z & 6 (Brodie &
Strader 2006) We compare the number density of MPGCs
in our model with that of the observed one in local Universe.
Thus, our model alone cannot reproduce the number density
of the observed local MPGCs, while it matches their physical
properties (size and mass).

The subsequent interaction with their environment via
processes like tidal stripping and merging (e.g, Leon et al.
2000) will change the mass function of MPGCs and its final
outcome will depend on the future evolution.

Recently Trenti et al. (2015) modeled local MPGCs
in cosmological N-body simulations (see also Moore et al.
2006). They assumed GCs form in merging primordial haloes
of 108 M� at z ⇠ 10, and used their model to explain the
observed nature of local MPGCs, e.g., age and metallicity
distribution, and their spacial distribution. Our model of GC
formation requires somewhat more massive merging haloes
(& 109 M�) suggesting a possible halo mass bias leading to
the formation of black hole seeds.

c� 2016 RAS, MNRAS 000, 1–11



事が分かった。そして、非等方性を考慮した
場合は、日陰領域からのガス降着によって、
降着率はボンディ降着率程度に達すること
が可能になり、エディントン限界も超える事
が可能であることを示した。	
 
	
 
	
 
図 4	
 非等方輻射フィードバック下でのブラ
ックホール周辺のガスの構造。左上はガス密
度（赤が高密度）、右上は圧力、左下は温度
（赤が高温）、右下は電離度（赤が電離領域）
を示している。ダッシュ線はボンディ半径、
矢印は速度場の向きを表している。	
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