
arXive速報Seminar  
2024/10/25 古屋 玲 (徳島⼤学) 
#GAEP1004-10 1-70

00



銀河系のDHIに対して, 

1.パルサーDMで  

2.紫外線吸収スペクトルか
ら⾦属イオンの  

3.光イオン化モデルで銀河
系ISMとターゲット雲の電
⼦密度を分離 

4.⾦属量推定 

5.DHI中の構成雲の運動をモ
デル推定 

6.さまざまな⾦属量のDHI構
成ガスが銀河系内の物質
循環とCGMとの物質交換
に果たす役割を議論
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ISM, IVCs at the DHI) that might have di↵erent origins
and possibly exhibit variations in metallicity.

In this paper, we build on the method first suggested
by Howk et al. (2006) in order to investigate the metal-
licity of ionized gas at the DHI for a larger sample of
sight lines toward the halo GCs. We use archival FUV
spectra of UV bright stars in the GCs observed with
the Cosmic Origin Spectrograph (COS) or the Space
Telescope Imaging Spectrograph (STIS) installed on the
Hubble Space Telescope (HST ). We describe our data in
Section 2. We separately measure the metallicity of each
kinematically-distinct gas cloud by performing Voigt
profile fitting (Section 3) and photoionization modeling
(Section 4) with an independent NHII constraint given
by the pulsar DM. Our results are given in Section 5,
and we discuss the origin of ionized gas clouds at the
Milky Way DHI in Section 6.

2. DATA

2.1. Target Selection

To select targets for this experiment, we first referred
to a comprehensive pulsar catalog 1 by Paulo Freire to
obtain a list of GCs for which pulsar DMs are avail-
able. The pulsar DM can be converted to the electron
column, and serves as a strict upper limit on the total
electron column density of ionized gas along the sight
line. Ultimately, this electron column will be converted
to a constraint on the H II column density of ionized
gas at the Milky Way DHI that will in turn, allow us to
measure the metallicity at the DHI. The electron column
densities for each line of sight are presented in Table 5
in Appendix A with references.

We performed an archival search in the Barbara A.
Mikulski Archive for Space Telescopes (MAST) for ex-
isting high-resolution FUV spectra of UV bright stars
in those GCs. Table 1 lists the ten lines of sight to-
ward globular clusters with pulsar DM measurements
for which we were able to obtain FUV spectra. In or-
der to ensure the cluster membership of the UV bright
stars, we only selected the targets of which member-
ship is well studied (e.g. Chayer et al. 2015; Moehler
et al. 2019; Dixon et al. 2019), and confirmed that their
(photo)geometric distances estimated with Gaia DR3
(Bailer-Jones et al. 2021) are comparable to the dis-
tances to the GCs (Baumgardt & Vasiliev 2021).

The selected targets all lie at Galactic heights of z .
10 kpc (Table 1) and thus serve as lines of sight sensitive

1 https://www3.mpifr-bonn.mpg.de/sta↵/pfreire/GCpsr.html
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Figure 1. 3D distribution of the targeted GCs in the Galac-
tocentric system where the Galactic center lies at (0, 0, 0) kpc
and the Sun is at (-8.122, 0, 0) kpc. We mark the GC sight
lines where IVCs or/and HVCs are detected in the UV spec-
trum as “DHI detection” (blue star). A “DHI non-detection”
(gray star) indicates that gas kinematically distinct from the
Milky Way ISM was not present in the spectrum.
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Figure 1. 3D distribution of the targeted GCs in the Galac-
tocentric system where the Galactic center lies at (0, 0, 0) kpc
and the Sun is at (-8.122, 0, 0) kpc. We mark the GC sight
lines where IVCs or/and HVCs are detected in the UV spec-
trum as “DHI detection” (blue star). A “DHI non-detection”
(gray star) indicates that gas kinematically distinct from the
Milky Way ISM was not present in the spectrum.

GCとは, 球状星団

注意：⽮印はHIの視線速度
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銀河系ISMの寄与を差し引
くために使ったモデル

光イオン化モデリングの結果 
CLOUDYを使⽤して, 以下の3つの想定で観測を
再現できるかをテスト.  

◦低イオン」モデル：”低イオン”が光イオン化ガ
ス相に存在し, 中間および⾼イオンが衝突イオ
ン化されている場合 (結局, このモデルがベス
トと判断) 

◦単相モデル：すべてのイオンが単⼀ガス相内
で均⼀に光イオン化されている 

◦⼆相モデル：すべてのイオンが光イオン化さ
れているが, 雲が2つの異なる密度相に構造化
されている場合

このあたりまでうまく説明

このあたりが 
うまく説明 
できない

全体的にあっていない, らしい
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このあたりまでうまく説明

このあたりが 
うまく説明 
できない

全体的にあっていない, らしい

◦低イオン」モデル：”低イオン”が光イオン化ガス相に存在し, 中間お
よび⾼イオンが衝突イオン化されている場合 (結局, このモデルがベ
ストと判断)

eRositaバブルの
際(きわ；右下参
照)にあってハイ
メタルで落下して

いる(図13)雲
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それぞれの視線を構成する電⼦は,結局, どこにあったものか？ 
(ターゲット本体, その周囲, 太陽系から「その周囲」までの視線のどこにあったか？) 

カラー部分の⻑さの⽐がターゲットの寄与；カラーはその⾦属量
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それぞれの視線を構成する電⼦は,結局, どこにあったものか？ 
(ターゲット本体, その周囲, 太陽系から「その周囲」までの視線のどこにあったか？) 

カラー部分の⻑さの⽐がターゲットの寄与；カラーはその⾦属量

ターゲットの電⼦密度がわかっている(はず)なので, 
ターゲット雲の奥⾏きがわかる, それがFig.11

しかし, 奥⾏きの「デカさ」を⾒ると 
距離の影響は？という疑問が湧く.

ということがわかってしまったが, 
この論⽂ではそこは触れていない. 

まぁ, そういう論⽂だと頭に⼊れて残
りを読む

07



08



09

この研究の新しさ 

従来の定説と違い, 現実は複雑であるこ
とをそれなりの数のサンプルをもとに
同じ⼿法の解析で初めて⽰したこと. 

これまでの定説は, 「うまく⾏った」個
別観測&個別解析を組み合わせて, IVC
は1-2kpcのnear solar metalで銀河系
中⼼からの噴出現象起源, HVCは<10-
15 kpcでlow metalでIGM起源の可能性
もあり, だった.

ただし, この研究はあくまでもペンシルビームでの定量 (星印の視線)



銀河系の鉛直⽅向に関する⾦属量分布を説明するモデルの論⽂；円盤内のメタル分布を
与え, それを⼒学的な作⽤(e.g.,銀河噴⽔)ではなく, 宇宙線密度の勾配⼒で噴き上げるモ
デルらしい. 10



Paper I

Paper II

主題：クエンチングのタイミングと機構 

⼿法：サーベイ観測とシミュレーション 

結果：星形成を抑制する機構は多様な要因が相
互作⽤；特に乱流とフィードバック

主題：ポストスターバースト(PSB)に焦点をあ
て, 合体後, いつ星形成が急速に停⽌するのか？ 

⼿法：サーベイ観測データセットと機械学習モ
デル, クエンチングの時系列解析 

結果：星形成が停⽌するタイミングには合体後
0.2-0.5Gyrという特徴的な時間がある. 11
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主な結果 

合体から500 Myr以内のクエンチングがピークに達する：合体後0.16〜0.48 Gyrの範囲で, PSBの割合がコントロール
サンプルの30〜100倍になるので, この期間がクエンチングの最も顕著と主張 

星形成の進化：合体後はスターバーストするが, 時間が経つにつれて星形成率は低下し, 最終的に1 Gyr後にはメインシー
クエンス銀河に⽐べても顕著にクエンチングが⽀配的.  

近傍宇宙のPSB銀河の多くが, 実は合体の結果ではないかという主張：全PSBの約75％（ある選択基準）および約61％
（別の基準）が, 銀河合体と関連あるいはその直接的結果
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イントロの合体銀河を同定する試みの歴史的変
遷の記述も興味深い(なぜこの研究が可能になっ
たかの背景説明)



この論⽂でのSFRの求め⽅：(1)  , (2)クエンチングし始めた銀河を含むので, 4000Åブレイク(CaとFeの吸収線), (3)静⽌系UV可視スペクトルから中
⼼でのSFR推定し, 銀河全体の⾊( )とSFRの関係を利⽤して補正 

Hα
g′ − r

14



15



「銀河合体による星形成は, 銀河の星質量増加に⼤きく
寄与する.」を主張する次の図の根拠の図
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銀河合体は, 平均して最⼤2倍ほどのSFRの増加を引き起こし, 
星形成が盛んな時期は最⼤で合体後1 Gyr続く.

銀河合体による星形成は, 
銀河の星質量増加に⼤き
く寄与する.
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衝突や星とガスの運動のミス
マッチによる乱流が星形成を妨
げるタイムスケールは数百Myr, 
AGN活動による散逸と加熱で中
⼼での星形成を妨げるタイムス
ケールは1Gyr, 銀河内ガスの不
均⼀分布が銀河全体の星形成率
を下げていくタイムスケールは
1.5 Gyr以下 


