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アブストラクト 

 ヒッパルコス視差を用いて、ミラの K バンド 周期光度関係の較正を考察する。ヒッパルコスで観測されたミラの

うち 255 星の K 等級が観測された。それらを色々なグループに分けて周期光度関係のゼロ点を求めた。酸素

過多ミラ型星のうち、周期光度関係を 180 星から求めた。省かれた一つのグループは短周期で青いミラ型星で、

短周期で赤いミラ型星と異なる運動学的特徴を有している。もう一つの省かれたグループは小振幅変光星である。

得られたゼロ点は 0.84+-0.14 mag で、LMC 距離指数 18.64+-0.14 を与える。もしメタル量補正が必要であるな

らもう少し大きいかも知れない。この値はセファイドからの値と良い一致を示す。炭素星のゼロ点に関しても少し述

べた。 

 角直径と視差から赤い変光星の直径を導き、脈動モデルの検証を行った。大部分が同じモードで振動している証

拠が示された。現在の大気モデルが正しいなら、それは第１倍音振動である。周期光度関係と周期カラー関係の

系列に関し少し検討し、脈動モデルへの意味を考察した。 

 

1. イントロ 

ＰＬＲのゼロ点を議論する。 

２．ヒッパルコス視差とＰＬゼロ点 

 Ｒ Ｌｅｏとχ Ｃｙｇは地上からの視差があった。ヒッパルコスとほぼ一致。 

  

 Ｋ等級はメタル量に鈍感（Wood1990, Feast 1996）なのでＭｂｏｌより距離指標としてＰＬ関係によい。 

 勾配は FEast(1989)を採用し、ゼロ点＝β として、 

        Mk=-3.47 log P +β     10
0.2β

＝0.01π10
0.2(3.47logP+Ko) 

 この後、フィットに使う重みについて書いてある。略
 

2.1. ヒッパルコスフラッグ 略 

2.2.恒星円盤の問題 

  視差は星の円盤直径角度より小さい 

2.3.M 型星のＰＬゼロ点 

 様々なサブグループに対してフィットした結果のβを表１に載せた。 

 重要なのは、重みの大部分は少数の星（表２：３４Ｍ，７Ｃ）に集中している。 

 特に、W Cyg=26%, L2Pup=13%,W Hya=11%である。すべてＳＲでさらに W Cyg と L2Pup は SP-red の小振幅星で 

 ある。これらは 1, 1a, 12 のフィット以外では除外されている。 



 

 

表１ βの決定 





表１で解１はＭ型星全部の解。1a,b,c は順にウェイトの高い星を順に削っていった時の解。 

解２＝小振幅を、３＝非ミラを、４＝SP-red を削った効果。 

解１a－４と解１はだいぶ違う。W Cyg の影響。 

SP-red と SP-blue はβでも違う。解 11,12,12a を見ると SP-red が明るいことが分かる。 

SP-blue は解１３の長周期ミラと同じβを有する。 

 

ＬＭＣのＰＬＲは当初、低振幅で不規則変光の星を除いて定めた。 

ここで全く同じ処置は取れないが、低振幅を除くのは合理的である。 

――＞解９（１８０星）はΔＨｐ＞１．５で SP-red を省いている。β＝０．８４ 

   この値は Leeuwen et al 1997 が１１ミラから決めたβ＝０．８８と一致する。 

   また、４７Ｔｕｃからのβ=0.68 とも合う。 

２．４．Ｃ星のゼロ点 

 以下ではペーパー１で落としたミラ的（輝線）なＳＲも入れる。 

 解２０（β＝１．５３），３０（β＝１．５６）のＣミラだけのβは他より大きい。 

 ＬＭＣではＭミラとＣミラは同じだった。すべてＰ＜４２０ｄ 

  



２００８年１２月２９日（月）－２００９年１月１５日 

M giant population and Galactic structure 

Feast,M., Whitelock,P.A.                   1990 MN 247, 227-236 

１．イントロ 

バルジのＭ巨星のメタルとマス 

 Lloyd Evans 1976 3 つのバーデの窓でミラ周期に幅――＞母星マスとメタルに幅？ 

 Feast 1985, Glass 1986,   バルジ IRAS の近赤外――＞再確認 

 Blanco,McCarthy,Blanco 1984 非変光Ｍ巨星の objective-prism  

 Frogel,Whitford 1987  NIR 測光          ――＞低振幅変光星の研究 

        スーパーメタルリッチ？ 

Blanco 型の M巨星はバルジ特有なのか？似たような星が近傍にもいるのか？ 

様々な議論(Feast1985, Whitelock,Feast,Catchpole1986,Whitelock et al1990)から同じ周期ではバルジと近傍

星が似ていることが明らかである。しかし、 

運動学から近傍の明るいＭ型巨星はミラの母星ではないことが言える。 

銀河面から離れた暗い晩期Ｍ型星(Stephenson 1986)が母星であろう（Feast1989）。 

２．観測 
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表１ 近傍６３Ｍ型巨星 

（１）ＭＫ分類でＭ型（２）Eggen1973 リストで古い円盤種族候補（３）同じく若い円盤種族候補（４）Ｅｇｇen1972がヒヤ

デスグループ（５）少数のＣａｒter標準星 大部分はＢｒｉght Star Catalogueにある。 

表２ Stephenson1986(|ｂ|＞１０°)にある１０８晩期Ｍ型星。 

 |ｂ|＞2０°でδ ＜０のものを選択した。７５星は２回以上、３３星は１回のＪＨＫＬ 

表３ ＳＧＰ 

 ｂ＜－５９°のＭ型巨星をＭｉｃｈｉｇａｎ分光カタログから８７星 

表４近傍のＳＲでＭ型 

 多くは Catchpoleの１９７９からだが、Carterシステムに直した。 

 Ｆｒｏｇｅｌ．Ｗｈｉｔｆｏｒｄ１９８７の結果はＣａｒｔｅｒ１９９０に従い、ＣＴＩO－－＞Ｃａｒｔｅｒシステムに直して使う 

表１，２，４、では|ｂ|＞１０°の星には Burstein,Heiles1982の減光式を用いた。 

           |ｂ|＜１０°の星は Neckeｌ,Klare 1980 のＥ（Ｂ－Ｖ）か 

       Ｔａｍｍａｎｎ，Ｓａｎｄａｇｅ，Ｙａｈｉｌ１９７９の式を適用。 

３．近傍Ｍ巨星 （表１） 

 Bessell1989 モデルから、(J-H)-(H-K) プロットは表面重力、大気の広がり、組成に鋭敏である。 

                                      

図１近傍Ｍ型（＞Ｍ５を除く） 

＞Ｍ５は図５のＳＲと似ているのでそこで扱

う。 

●＝古い円盤種族(Eggen) 

×＝若い円盤候補 

○＝ヒアデスグループ候補 

△＝ＭＫ標準星その他 

分離しているようには見えない。 

 

点線＝系列を目で引いた 

HR5192はずれ過ぎているのではずす。 

実線＝Bessellモデル（Mbol=-3.5,M=1Mo） 

 [Z/Zo]=-0.5(W), =0.0(Z),=+0.5(ZZ) 

 モデルの上の方は怪しい。 

 



近傍星に[Z/Zo]=０が妥当とすると、観測とモデルの間にずれがある。 

Δ （Ｈ－Ｋ）＝－Δ （Ｊ－H）=+0.026で一致する。 

 

観測点の分散は小さくフィットカーブに垂直な方向で０．０１３magである。モデル間のずれを利用して分散を求めると 

σ （[Z/Zo]）=0.08 

４．バルジ巨星 

                                     

メタル量効果は ＴｉＯ対（Ｊ－Ｋ）プロットにも現われる。 

Sharples,Walker,Cropper 1990 

 8415 TiOバンドヘッド指数＋Bessell1989モデル＝＝＞NGC6522 フィールドで[Z/Zo]=+0.5 

 改善：表１にある HR45,211,585,587,4035,4267,9064の（Ｊ－Ｋ）をＣａｒｔｅｔ１９９０でＣＴＩＯに変換して、それら近傍 

 星が[Z/Zo]=０．０と仮定すると、[Z/Zo]=+0.２ となる。 

Terndrup,Frogel,Whitford 1990 

 ７８９０ＴｉＯを使って、754-781指数からメタルを出した。Bessell et alは信頼度に疑問とした。 

 ＮＧＣ６５２２フィールドで、[Z/Zo]=+0.4（近傍星による規格化）, =+0.2（近傍星による規格化なし） 

 ｂ＝－１０、－１２°で、[Z/Zo]=－0.2（近傍星による規格化なし） 規格化を行うとわずかにプラスになるだろう。 

Rich(1988), Geisler,Friel(1990) 

 ＮＧＣ６５２２フィールドＫ巨星のメタル 



                                       

                                

  

５．銀河面から離れたＭ型星とＳＲ 

                

図３  図２をスペクトル型で表現 

 

同じ（Ｊ－Ｈ）で見ると早期ほど左に偏

っている。 

したがって、分散はリアルでメタル量の 

ばらつきを示すものだろう。 

しかし、同じＨ－Ｋで比べると訳が分か

らん。 

 

ただ、気を付けなくてはいけないの

は、Frogel,Whitford は晩期Ｍにバイ

アスがかかっている。Ｍ８，M9星の 

８３％が観測されているが、Ｍ６では 

１０％、Ｍ２の４％しか観測されていな

い。メタルが多くなると赤くなるから、Ｆ

－Ｗの平均メタルは無バイアスの時よ

り高メタルになっている。 

Sharples et al も同様。 

 

 

 

表５  

恒星グループ

の運動学的、分

布特徴。 

 

Freeman 1977

の種族特性も

比較に挙げた。 

 

拡大太陽近傍

のＳＲは通常の

Ｍ巨星と比べ、

はっきりした非

対称ドリフトと速

度分散を有す。 



これらのデータはＰａｒｅｎａｇｏ１９５１から取った。非常によく似た結果が三上（１９７８）により得られている。 

三上はＳＲと非変光Ｍ型星との間に運動学的にはっきりした差を見出した。 

ミラの値（Ｆｅａst １９７２）は比較用。 

Stephenson 

 |b|>10°の晩期Ｍ型星のスケールハイトＨｚ＝９００ｋｐｃ（Ｍｖ＝０）， １．８ｋｐｃ（Ｍｖ＝－０．９） 

 thick disc の厚さと同程度 

ＳＧＰのＭ巨星 

 ｍｐｈ＝１０．２、Ｂ－Ｖ＝１．５， Ｍｖ＝０ ――＞ Ｄ＝５００ｐｃ 

                             

                             

図４．ＳＲ 

○ 表１から 

● 表４ 

× 表４（弱いバルマー輝線） 

 

 

 



  

図６．ＳＲの変光による移動              図７ＳＧＰのＭ巨星 ○＝非変光、×＝変光星、●＝

その他 

 

Ｓｔｅｐｈｅｎｓｏｎの星＝(|ｂ|＞１０°)にある１０８晩期Ｍ型星、 ＳＲ（表４ Ｃａｔchpole），低温バルジ星は 

（Ｊ－Ｈ）－（Ｈ－Ｋ）２色図の同じ領域を占めている。それらの星は似た天体であることを示唆する。 

 

もし、Ｓｔｅｐｈｅｎｓｏｎｎの晩期型変光星がバルジの晩期型星と似ているなら、もっと早期のＭ型星が銀河面から離れて存

在するだろう。 

そのため図７でＳＧＰ星を調べた。×の変光星が冷たい（赤い）領域にある。 

明らかに、ＳＧＰ星は近傍星の右側に寄っており、図２のバルジ領域に広がっている。 

――＞ 

円盤から高い所にバルジと似た種族がいる。 

これは、Ｗｉｎｇ１９８９：ＳＧＰ星の狭帯域測光観測でＴｉＯバンドが強い。 

              高メタル？ 

と合う。 

６．結論 

 （１） 近傍Ｍ型星は（Ｊ－Ｈ）－（Ｈ－Ｋ）で狭い系列＝σ （[Z/Zo]）=0.08 

 (2)  NGC6522では[Z/Zo]=+0.2 

 (3)  銀河面から５００ｐｃくらい離れたところにバルジと似たメタルのＭ巨星が存在する。 

 （４） それらは多分 thick discか innerhalo に属する。 

 (5)  バルジはこの種族の中心部分であろう。 

  



２００９年１月１５日（水）―１月１７日（土） 

Mira Kinematics from Hipparcos Data: a Galactic Bar to beyond the Solar Circle 

Feast, Whitelock                                                 2000, MN 317, 460-487 

1.イントロ 

ミラの運動学 

Ｖｒ  Feast 1963, Smak,Preston 1965, Feast,Woolley,Yilmaz 1972 

 非対称ドリフトと速度分散が周期と相関する。 

 短周期（Ｐ＜１４５ｄ）ミラは特異。 

Vr+μ  Ｃｌａｙｔｏｎ，Ｆｅａｓｔ １９６９， Ｒｏｂｅｒｔｓｏｎ，Ｆｅａｓｔ １９８１ 

 

１４５ｄ＜Ｐ＜２００ｄミラは銀河の外向きに動いている。――＞軌道が非対称？ 

２．解析 

 距離と空間運動が分かる星に限る。＝Ｋ測光、μ 、Ｖｒデータが揃っている星。 

 距離 

  Ｍｋ＝－３．４７log P + 0.84     大部分のミラに適用 (DM8LMC)=18.64 

  Ｍｋ＝－３．４７log P + 0.40     SP-red 

 固有運動 

  μ をミリ秒角/年、ｒをｋｐｃで表わすと、速度＝κ μ ｒ ｋｍ/ｓ   κ ＝４．７４０４７ 

 空間速度 

  u=ＧＣ方向 

  ｖ＝銀河面内で u と直角、銀河回転の方向。 

  w=銀河面と垂直。北銀極方向 

    銀河中心円筒座標では 

   ＶＲ＝面内中心から外側に 

  Ｖθ ＝面内回転成分 

  ｗ 

      太陽位置ではＶＲ＝―u 

 

 局所太陽運動は、uo=+9.3, vo=+11.2, wo=+7.6 km/s 

 銀河回転＝２３１ｋｍ/ｓ、Ｒｏ＝8.5kpc 

 

表 1 周期で７グループに分けた 

 

 

ＧＣ 

太陽 

u v 

w 

銀河回転 



 

 

表１の各グループ（SP-redを除く）の平均速度と分散を下にまとめた。 

 



各グループの星の分布を図１に示す。 

SP-redの分布は、 

 

 

 

 

 

 



速度の分布は、 

 

SP-redについては、 

 

図２  



 

図３ ｗとＶθ  

 

３．ミラの運動学的系列 

Ｖｒのみからも出た結論： 周期が小さくなると、Ｖθ が小さくなり、分散が大きくなる。 

――＞ミラが属する種族は周期の関数である。 

    ミラの周期系列はメタルと年齢の系列であろう。 

今回の新しい結果： Ｐ＜１45d 

 このグループは以前からおかしかった。これだけ、突然もっと長周期グループと似る。 

 論文Ｉ，ＩＩから、光度、カラーの点で SP-redが新しいグループであることが分かった。 



４．非軸対称な銀河系の証拠 

  

図４ (a)  Vθ と(b) VR の周期による変化           図５ 平均分散の変化   分散の分散？ 

 

中心質点の重力場という単純化で軌道の軸方向φ と離心率 eを決めると、 

coｔφ＝（Ｖｃ２－Ｖθ
２）/Ｖθ ＶＲ 

e・cosφ＝１－（Ｖθ /Ｖｃ）２   

より、 

グループ２は、φ＝１６°、e＝０．６９――＞バー的な分布が太陽軌道付近まで伸びている。 

下の図４でＶＲが常に正であることに注意。 

特にグループ２（１４５ｄ＜Ｐ＜２００ｄ）では、 

ＶＲ=75km/s 

図２を見ると、ＶＲ=負の４星の|ＶＲ|は小さい。 

ーー＞軌道が非対称！ 

しかも、回転速度は小さいから、軌道の主軸は第１

象限の方向で銀河回転向き 



２００９年１月２５日（日）－2月３日（火） 

Structure and Population of the Andromeda Stellar Halo from a SUBARU/Suprime-Cam 

Survey 

Tanaka,M.                                                                      2009 Thesis 

 

I. イントロ 

１．１．銀河考古学の概念 

銀河形成シナリオ 

（１） Eggen,Lynden-Bell,Sandage 1962  メタル量と軌道の相関 

     ――＞急速な全体的なハローの収縮中にハロー星誕生 

（２） Searle,Zinn 1978              外部ハローの球状星団にメタル勾配なし。 

                      ――＞最後にはハローとなる多数の原始銀河（１０８Ｍｏ）降着中で球状星団 

    ――＞ＣＤＭ説と合う。White,Rees 1978 

ＥＬＳ説は否定されたが、近傍の古い星の研究から原始期の銀河系を探るという方法論は重要である。 

１．２．銀河考古学の発展 

Ｈｉｐｐａｒｃｏｓ Ｃｈｉｂａ，Ｙｏｓｈｉｉ １９９８  メタル量―離心率関係（ＥＬＳ描像で期待）がない。 

  Chiba,Beers 2000,2001  内側ハローは断熱収縮で形成？ 

星流 ＣＤＭ宇宙論からは小さな銀河が衝突して飲み込まれる際の星流が現在のハローにも期待される。 

  Ｉｂａｔａ ｅｔ ａｌ．１９９４，１９９５ 矮小銀河の分解とハロー内での星流(Sagittarius stream)の発見。 

  Helmi etal. 1999 太陽付近にも別の星流 

ＳＤＳＳ Yanny et al. 2003 Monoceros ring の発見 

  Ｊｕｒｉｃ ｅｔ ａｌ ２００８ ＳＤＳＳ ＤＲ５カタログの４千８百万個の星に対し測光距離を求め、銀河系各成 

     分のモデルを作る。 

    ――＞  ｌ＝２７０°、ｂ＝６０°（Ｖｉｒgo方向）に巨大な密度超過 

シミュレーション Bekki,Chiba 2001, Bullock,Johnston 2005, Abadi et al 2006 

    外部ハローは力学的タイムスケール＝数Ｇｙｒなので多数の弱いアークが残る。 

   Ｂｅｌｌ ｅｔ ａｌ ２００８はＳＤＳＳから定性的に支持。 

降着の基本的性質（密度分布、メタル、年齢） ＜――＞  降着シナリオ  （Ｈｅｌｍｉ ｅｔａ ａｌ ２００８） 

Ｓｔａｒ Ｃｏｕｎｔｓ Ｈａｒｒｉｓ １９７６ ハローはρ (r) ∝ｒ－γ  (γ ＝３．５) が de Vaucouleurs R
１/４則より合う。 

  最近の研究（Morrison et al 2000, Yannu etal 2000,Siegel et al2002,Vivas,Zinn 2006, 

   Juric etal 2008, Bell etal 2008)はγ ＝３．５５（Chiba,Beers 2000）と＝２．５(Chen etal2001) 

           の間で、大体＝３あたり。 

ダークハロー 星のハローをダークハローのトレーサーに使う。ただし、今やダークハローは星ハローよりずっと広がり 

  ＮＦＷプロファイルかも知れない（Navarro et al 1996） 

メタル Ryan,Norris 1991, Carney et al 1996 ハローのメタル分布は[Fe/H]=-1.6ピーク 

  Ｃｈｉｂａ，Ｂｅｅｒｓ ２０００ 内側ハローは[Fe/H]=-1.6ピーク、外側ハローは[Fe/H]=-2.2ピーク 

  Carollo etal 2007  SDSSの２００００個スペクトル＝＝＞上を確認 

１．３．銀河考古学のアンドロメダ銀河への応用 

銀河系との類似 Ｓｂ， ピーナッツバルジ、薄いバー(Beaton ey al 2007) 

  M(Ｂａｒｙｏｎｉｃ＋ｄａｒｋ ｍａｓｓ)＝１０１２Ｍｏ (Evans et al 2000) 

銀河系との差 ＭＷより少し明るい。角運動量は２．５倍。バルジの速度分散が大きい。 

  単位明るさ当たりの球状星団数 ＳＮ＝ＮＧＣ・１０
０．４（Ｍｖ＋１５）が少し大きい。 



      ＳＮ（Ｍ３１）＝１．３ 対 ＳＮ（ＭＷ）＝０．７ 

  円盤は広がっている。Ｓｃａｌｅ Ｌｅｎｇｔｈ＝５．８ｋｐｃ（Ｍ３１）、 ＝２．３ｋｐｃ（ＭＷ） 

――＞ Ｈａｍｍｅｒ ｅｔ ａｌ ２００７ ＭＷは大きなマージャーがない例外的に静かな星形成史だった。Ｍ３１普通。 

 これらは、Ｍ３１は dwarf elliptical M32, NGC205, NGC147, NGC185 しかし、不規則銀河がない。 

  ＭＷは dwarf ellipticalはないが、不規則銀河が２つあることと関係するのかも知れない。 

――＞ ハローの比較が重要。 

Ｍ３１ハローの星流 

 巨大星流  Ｉｂａｔａ ｅｔ ａｌ ２００１ 

   高メタル星からなる。（Ｉｂａｔａ ｅｔ ａｌ ２００１） 

   Ｍ３１の後方、視線方向に延びている(McConnachie et al 2003) 

   Ｆｅｒｇａｓｏｎｅｔ ａｌ ２００２ RGB星マップから中心核から南へ伸びている 

        Ｍ３２，ＮＧＣ２０５からの潮汐力によるデブリ？ 

   Ｃｈｏｉ ｅｔ ａｌ ２００２  同じ 

       しかし、 Ibata et al 2004      Keck/DEIMOSから星流のＶｒはＭ３２，ＮＧＣ２０５と違う 

   McConnachie etal 2004、Ｇｕｈａｔｈａｋｕｒｔａ ｅｔ ａｌ ２００６， Ｋａｌｉｒａｉ ｅｔ ａｌ ２００６ 

   Ｆｏｎｔ ｅｔ ａｌ ２００６， Ｆａｒｄａｌ ｅｔ ａｌ ２００７  

      シミュレーションから、星流の母銀河は１０８－１０９Ｍｏでエッジオン軌道 

   Ｂｒｏｗｎ ｅｔ ａｌ ２００６   ＨＳＴ／ＡＣＳから星流中（Ｒ＝２０ｋｐｃ）の主系列星は中間年齢 

  でも結局、星流母銀河の基本的性質は何なのか？ 

    星流は衛星矮小銀河の潮汐デブリなのか、厚い円盤の一成分に過ぎないのか？ 

    巨大星流と他のＮＥシェルやＷシェルとの関係はあるのか？ 

      星流の星種族の解明が極めて重要。ハローの他の場所ではやられている（Bellazzinni etal 2003） 

ハローの表面輝度  Morrison 1993  銀河系でμ ｖ（Ｒｏ）＝２７．７ ｍａｇ／ｓｅｃ２    

     Ｍ３１のハローの観測は困難であろう。 

              内側ハローで[M/H]=－0.6 高メタル星の発見――＞ハローはバルジの延長？ 

（Ｍｏｕｌｄ，Ｋｒｉｓｔｉａｎ １９８６，Ｃｏｕｔｕｒｅ ｅｔ ａｌ １９９５、Ｈｏｌｌａｎｄ ｅｔ ａｌ １９９６Ｒｅｉｔｚｅｌ ｅｔｌａ １９９８） 

  Ｐｒｉｔｃｈｅｔ，ｖａｎ ｄｅｎ Ｂｅｒｇｈ １９９４  Ｒ＜２０ｋｐｃで de Vaucouleurs R1/4則：  ＭＷと違う！ 

  （高メタル星＋de Vaucouleurs R1/4則）＝ハロー形成の時に活発なマージャーがあった？ 

ハローの 高メタル星 

 Durrell et al 2001 核からＳＥ副軸沿いに２０ｋｐｃでは[M/H]=－0.５が支配的（ＣＦＨＴモザイクＣＣＤ） 

   ３０－４０％の星は低メタル 

   ３０ｋｐｃ離れても似たような高メタル種族が分布してる。 

   外部ハローはメタル量勾配＝０ 

 Ｂｅｌｌａｚｚｉｎｉ ｅｔ ａｌ   ＨＳＴ／ＷＦＰＣ２でＲ＝４．５－３５ｋｐｃの１６箇所のＶ．Ｉ＝２７等まで。 

 2003  球状星団のＲＧＢを参照して全ての場所で [Fe/H]=－０．６  勾配なし 

 Ferguson et al 2005 Richardson et al 2008  

  HST/ACS によって、R=11.5-45kpc でＲＣのちょっと下まで到達 

  内側ハローはＭ３１円盤と巨大星流からの高メタルで中間年齢種族に汚染 

 Ｂｒｏｗｎ ２００３－２００８   ＨＳＴ／ＡＣＳの超長時間観測――＞最も高齢のターンオフまで到達 

  副軸投影１１ｋｐｃで indisputable(?) 年齢６－１０Ｇｙｒ， [Fe/H]>-0.5 

  tidal stream, outer disk, spheroid 成分 

  Ｒ＝２１ｋｐｃでは内側ハローより少し古く低メタル 



  Ｒ（ｋｐｃ）     １１     ２１      ３５ 

   ｔ（Ｇｙｒ）     ９．７   １１．０    １０．５ 

  [Fe/H]   －０．６５  －０．８７  －０．９８ 

 Irwin et al 2005 副軸に沿ってＲ＝２0-55kpcで表面輝度＝Ｒ－２．３ またはスケール＝１４ｋｐｃ指数型 

スペクトル情報 

 Guhathakurta et al 2005, Gilbert et bal 2006  副軸に沿って分光からＲＧＢを選びＲ＞２0kpcで輝度＝Ｒ－２．６   

      ハローはＲ＝１６５ｋｐｃまで広がっている 

 Ｒｅｉｔｚｅｌ，Ｇｕｈａｔｈａｋｕｒｔａ ２００２   Ｒ＝１９ｋｐｃで２９星の分光――＞[Fe/H]mean＝－１．９：測光結果より低い 

 Ｋａｌｉｒａｉ ｅｔ ａｌ ２００６， Ｃｈａｐｍａｎ ｅｔ ａｌ ２００６  Ｒ＝１６５までＭＷと似た低メタルハロー 

 

２．データ 

２．１．ＳｕｐＣａｍ観測 

２．２．リダクション 

２．３．測光 

２．４．標準星の較正 

２．５．相対較正 

２．６．人工星実験 

２．７．過去のデータとの比較 

３．アンドロメダ巨大星流の基本的性質 

３．１．ＣＭＤ形態学 

 

図２７ 左：ＧＳ１フィールド 右：コントロールフィールド 



 図を見るとＧＳフィールドでは低質量Ｈシェルバーニング星による太いＲＧＢが目立つ。 

――＞ ＧＳはメタル分布と to some extent .opacity (?) 

 コントロールフィールドも太いＲＧＢを示すが、ＧＳと比べ薄い。 

ＧＳだけを抜き出すためにＤｕｒｒｅｌｌ ｅｔ ａｌ ２００４の手法にならって統計的引き算を行う。――＞図２８ 

 

図２８ ＧＳ１の差し引き後ＣＭＤ。ピーク値はＲＣで６５７、ＡＧＢ分布で２２４/０．０７ｘ０．０７mag box 

 TRGB Io=20.5, by reddest peaks of high stellar density(?)  ＡＧＢbump Ｉｏ＝２３．５，  ＲＣ Ｉｏ＝２４．５ 

 実線：VandenBerg etal 2006 t=12Gyr [Fe/H]= -２．１４、-１．４１、-０．７１、-０．２０、０．００ 点線＝５０％完全 

 鎖線の間をＬＦ作成に使った。 I=19.5 サチュレーション 

 

ＲＣでは４０％を未検出。補正が必要。 

 



３．２．ＧＳまでの距離 

ＴＲＧＢ＝ＬＦのカット Sobel フィルター Madore,Freedman 1995, Salaris,Cassisi 2005 

 

図３０ 上：平滑化ＬＦ 実線＝引き算前 点線＝背景ＳＥ３フィールド 中：引き算後 下：Sobel フィルター応答 

  縦の鎖線＝ＴＲＧＢ    縦軸定義は？Ｐｏｉｓｓｏｎ Ｎｏｉｓｅ定義？ビンサイズ？ 

 

Ｌｅｅ et al 1993によると、-2.2<[Fe/H]<-0.7 ではＴＲＧＢは０．１等以下しか変動しない。 

Ｉ＝２０．６３±０．０５、Ｍｉ（ＴＲＧＢ）＝－４．１±０．１（[Fe/H]=-1.3相当）から 深さ効果は？ 

 

 

３．３．メタル分布 

球状星団のＲＧＢと比較してメタル分布を出す。 

Brown et al 2006  GSの半分が中間年齢（ｔ＜１０Ｇｙｒ） 

しかし、６－１４Ｇｙｒでは年齢による赤化は小さく、メタルによる赤化は大きい。（Ｇｉｒａｒｄｉ ２００２） 



 

図３１ ２つのフィールドでのＲＧＢ。青線＝球状星団 

 

 

図３２ メタル分布   －３＜[Fe/H]<0でピークがー０．３、平均はー０．５５である 

３．３．１．メタル決定での仮定の影響 

３．４． ＡＧＢ bump と ＲＣ から推察される星種族 

                             

図３５ ＧＳ１フィールドのＬＦ 

鎖線： 減光のみ補正 

実線： 不完全度も補正 

縦点線： ５０％検出率 

 

Ｉ（ＡＧＢ ｂｕｍｐ） 

＝２３．３７ 



 

図３６a  ＡＧＢ bump付近の拡大図 

 

３．４．２． ＲＣ 

 ＲＣ＝高メタル and/or 中間年齢 

 Ｂｒｏｗｎ ｅｔａｌ ２００６ ＨＳＴ／ＡＣＳ 中心近くの星流ではＨＢ中にＲＨＢ=RC（？）が支配的 

 今回もＩ＝２４．５、（Ｖ－Ｉ）＝１．０にＲＣ検出 

  

図３６ｂ ＲＣ拡大図  左 黒実線＝観測、赤実線＝直線＋ガウシアンのフィット 

 

Ｉ（ＲＣ）＝２４．５２±０．２２ --> Ｍｉ（ＲＣ）＝－０．２１ 

 



３．４．３． 年齢 

 Rejkuba et al 2005 進化経路(Pietrinferni et al 2004)を用いてＲＣの較正――＞NGC5128ハロー年齢 

                            

                            

 

３．５．まとめ 

図３７ ＡＧＢ ｂｕｍｐ と ＲＣ の 

絶対等級と年齢・メタルの関係 

   （Ｒｅｊｋｕｂａによる） 

   点線ＧＳ１フィールド観測値 

 

もし、ＭＷハローと同じく、 

[α /H]=+0.3 なら、[Ｍ/H]=－0.25 

ｔ＝８Ｇｙｒ 

となる。 

図３8 ＲＧＢ位置から決めたメタル 

分布を使って、ＡＧＢ ｂｕｍｐ  

と ＲＣ 平均値の年齢による 

変化を見た。 

   ＲＣからは７．１Ｇｙｒだが、 

   ＡＧＢ Bumpからは若い年齢 

しかし、ＡＧＢＢｕｍｐのモデルの傾き 

はＲＣより緩いので少しシステマティ

ックエラーが入ると大きく変わる。 

 だから、ＲＣの方をとる。Teramo 

モデルと Padova モデルの差を考え

ると１Ｇyrの追加誤差。 



４．アンドロメダハローの眺望 

南北副軸に沿って、 

（１） ハローフィールドとコントロールフィールドのＣＭＤを提示。 

（２） コントロールフィールドを用いてコンタミの除去。 

（３） メタル量で分かれる内部ハローと外部ハローの密度マップ。 

（４） 副構造の検出 

（５） ハローの基本構造 

４．１．ＣＭＤ 

 

図３９ 観測全領域のＣＭＤ. 実線＝1VandenBerg2006の１２Ｇｙｒ、[α /H]=+0.3 [Fe/H]=－２．３１、から０．００ 

                 左：高密度、                    右：低密度を強調。 

Ｉｏ＞２４で青い方はＨＢであろう。 

銀河系円盤主系列星＝disk dwarfs at V-I>=2 having the broad RGB って何？ 

銀河系ハロー星は縦に（Ｖ－I）<=0.8， Ｉｏ＜２３ 

ハローのターンオフ Martin et al 2007, Ibata et al 2007 

4.1.1. コントロールフィールドの較正 

       Ｍ３１ ＝ （１２１、－２１）     下図の コントロール は、 

（ｌ、ｂ）＝（１０３、－１６．５）         （１０３、－２０．７）           （１０３、－２５．１） 

 



高緯度になると円盤主系列星は減るが、背景銀河は変わらない。 

ただ、ｂ＝－２１は少し銀河系ハロー星の超過があるように見える。 

コンタミ補正のポイントはＭ３１の場所での円盤主系列星の寄与の評価である。 

その手続きは、 

（１）ＮＷ１フィールド（ｌ＝１２１）と（ｌ、ｂ）＝（１０３、－２１）の１７＜Ｉｏ＜１８， １．５＜（Ｖ－Ｉ）＜２．２ボックス比較から、 

Ｎ（ｌ＝１２１）／Ｎ（ｌ＝１０３）＝０．７８   この値はＲｏｂin2003のモデルとも合う 

（２）銀緯に沿っての円盤主系列星の変化： ｂ＝－２０．７で規格化したｂ変化。 20.5<Io<22.5, 1.2<(V-I)o<3.0 

                                     

４．２．星種族マップ 

円盤星の除去が重要――＞matched filter method (Ibata et al 2007)  と類似の方法 

 

 

 

図 41 円盤星の銀緯変化 

   ｂ＝－２０．７で規格化 

   赤：コントロールフィールド 

   黒：Ｒｏｂｉｎ ｅｔａｌ ２００３モデル 

   青：スケール化モデル点 

    低銀緯で指数型、 

高銀緯で直線型でフィット 

Ｍ３１北側にはｂ＝―１６．５コントロ

ールフィールド 

Ｍ３１南側にはｂ＝－２０．７コントロ

ールフィールド 

（１）ＣＭＤをグリッドに分割。 

（２）（信号/コンタミ）。。。 文章の意味がつか

めない。 

Ｔｈｅｎ based ... we can optimally 

boost the signal .. 

(3) weight matrix = 

 対象ＣＭＤ－コンタミＣＭＤ 

これも何だか分からん。 

（４） sum up these corrected CMDs 

図４２  matched filter weight map 



最終的なmatched filter weight mapは図４３ 

 

図４４ Ｍａｔｃｈｅｄ ｆｉｌｔｅｒ ｍａｐ   左 logスケール          右 リニアスケール 



 

図４４ 続き 



南側 

１．巨大星流 

２．星流Ｃ （ξ =３．５、η ＝－２．５） Ibata et al 2007 がＭｅｇａＣａｍで発見 高メタルに見える （？？？） 

３．星流Ｄ （ξ =２．５、η ＝－１．８） Ibata et al 2007 がＭｅｇａＣａｍで発見  

４．主軸弱い構造（ξ =―２．５、η ＝－４） Ibata et al 2007 が注意 

北側 

１．Ｗ ｓｈｅｌｆ 

２．新しい星流の発見（ξ =―３．５、η ＝３） 

３．新しい弱い星流の発見（ξ =―５．３、η ＝４．３） 

４．何？ 

 

４．３． 空間的副構造 

４．３．１． Ｗｅｓｔｅｒｎ Ｓｈｅｌｆ 

 Ｆｅｒｇｕｓｏｎ ｅｔ ａｌ ２００２， Ｉｂａｔａ ｅｔ ａｌ ２００７   ＲＧＢ星の超過領域 

 Ｆａｒｄａｌ ｅｔ ａｌ ２００７， Ｍｏｒｉ，Ｒｉｃｈ ２００８      Ｎ体計算――＞ＧＳの前方の一部？ 

 ――＞ ＳｕｐＣａｍのＧＳの結果から性質を比較したい。 

                                        

                                           

図 41 円盤星の銀緯変化 

   ｂ＝－２０．７で規格化 

   赤：コントロールフィールド 

   黒：Ｒｏｂｉｎ ｅｔａｌ ２００３モデル 

   青：スケール化モデル点 

    低銀緯で指数型、 

高銀緯で直線型でフィット 

図 41 円盤星の銀緯変化 

   ｂ＝－２０．７で規格化 

   赤：コントロールフィールド 

   黒：Ｒｏｂｉｎ ｅｔａｌ ２００３モデル 

   青：スケール化モデル点 

    低銀緯で指数型、 

高銀緯で直線型でフィット 

図４５ Ｗｅｓｔｅｒｎ ＳｈｅｌｆのＣＭＤ 

ＧＳと似ているが、[Fe/H]=－０．３成分少し少ない。 

ＧＳより測光精度がよいためか、古くて低メタルの特

徴であるＢｌｕｅ ＨＢが見える。 

ＲＧＢ バンプの明るい部分も見える。 

しかし、ＡＧＢバンプは見えない。多分、ＧＳより低密

度なためではないか？ほんと？ 

ＴＲＧＢの距離＝７９８ｋｐｃでＧＳより８５ｋｐｃ手前。 

この距離を用いて、[α /H]＝＋０．３と 

ｔ＝１０Ｇｙｒを仮定し、VandenBerg の等時線からメ

タル分布を調べる。 

 

図４６ Ｗ－ｓｈｅｌｆのメタル量分布 

    黒：ＧＳ（スケール）    赤：Ｗ－ｓｈｅｌｆ 

[Fe/H]の平均値、中間値、ピークはＧＳと一致する

が、ＧＳとＷ－Ｓｈｅｌｆの母体が同じとする仮説は 

Ｓｍｉｒｎｏｖ－Ｋｏｌｍｏｇｏｒｆ検定ではねられる。高メタ

ル部分で少し異なっている。 

Ｍｉ（ＲＣ）＝－２．０から年齢を出すと８．２Ｇｙｒで 

これも少し違う。 

モデル計算ではＷ－Ｓｈｅｌｆは３回目の衝突後の破

片と考えられていることと上の違いは関係するかも

知れない。また、Ｉｂａｔａ ｅｔ ａｌ ２００７がＧＳで種族

勾配を発見したように、ＧＳとＷ－Ｓhelf間に種族勾

配があることが原因？ 



４．３．２． 南西のＣ－，Ｄ－星流 

 Ｉｂａｔａ ｅｔ ａｌ ２００７が発見した。ＧＳの１/１０の輝度。コントロールフィールドの引き算は困難なので、 

 

図４７       －０．７１＜[Fe/H]＜＋０．０                －１．７１＜[Fe/H]＜－０．７１ 

 

図４８ 引き算なしのＣＭＤ。 Ｋａｓｈｉｋａｗａ ｅｔ ａｌ ２００４で銀河を除き、３ピクセルカーネルのガウス平滑化 

 

はっきりしたＲＧＢ、しかもＣは高メタルでー１．１４＜[Fe/H]＜－０．３０、Ｄは低メタルー１．７１＜[Fe/H]＜－０．７１に集

中している。Ｉｂａｔａ ｅｔ ａｌ ２００７でも述べられている。 

Ｄ 

Ｃ 



 

図４９ Ｃ，Ｄ星流のメタル分布。ＧＳも比較のため。   図５０ Ｃ，Ｄ星流の光度関数。実線＝完全度補正、点線＝前               

 

４．３．３． 主軸上での構造 

 Ibata et al 2007 主軸上に微かな構造がある。 

 場所は少し異なるが、この観測ＣＭＤは明らかに低メタル星（ー２．３１＜[Fe/H]＜－１．１４）に占められている。 

 Ｉｂａｔａ ｅｔ ａｌ ではこの構造はＧＳとつながって見える。しかし、低メタルなため彼らは無関係とした。 

 しかし、数値実験では円盤銀河的な降着天体の場合ＧＳから主軸にかけてメタル量勾配が生じる。またＭＤには 

 ピークらしきものも見え、それから年齢を出すと８．６ＧｙｒとＧＳと近い年齢となる。 

 

図５１ コンタミ無補正の主軸構造上ＣＭＤ           図５２ 主軸構造のメタル分布 



 

図５３ ＬＦ 

 

４．３．４．未知の北西構造 Ｅ、Ｆ 

  図５４を見るとＲ＝６0,100kpcに構造がある。 

 

図５４ Ｍａｔｃｈｅｄ Ｆｉｌｔｅｒ Ｍａｐ 

    ー０．７１＜[Fe/H]＜０                  ー１．７１＜[Fe/H]＜－０．７１ 

 

図５５ 構造Ｅ ＲＧＢ突端に低メタル         構造Ｆ 低メタルＲＧＢ 構造Ａと似る 変な？ 

Ｅ 

Ｆ 



 

図５６ メタル分布 

ＬＦ？ 距離、年齢？ 

４．４．副軸に沿ったハローの性質 

４．４．１．種族変化 

 

図５７ 南東副軸沿い。白線は[α /H]=0.3で [Fe/H]=－２．３１、－１．７１、－１．１４、－０．７１、－０．３０，０．０  

 

図５８ 北西副軸沿い。 

ここは新観測領域。低メタルと高メタルでＲ＝５0kpcを境に分布が 

 



４．４．２． 表面輝度分布 

 Pritchet,van den Berg 1994    内部ハローの表面輝度分布 

 Durrell et al 2004, Irwin et al 2005,Ibata et al 2007   SE 副軸プロファイル 

以前より深いカウント可能――＞[Fe/H]=－０．７１で高メタルと低メタルに分け、ＲＧＴＢ／ＡＧＢ星の総フラックス 

コントロールフィールドの分を引いて、上(V-I)<4, 下（Ｖ－Ｉ）＜１。赤が高メタル、青が低メタル。左がＮＷ、右がＳＥ 

 

何言ってるか？ 



モデルフィット４種類を調べる 

 

図６０   ＮＷ軸 低メタル 

 

図６１ ＮＷ副軸沿いの輝度分布。制限を０．５等明るい星にした。 Ｂｕｌｌｏｃｋ．Ｊｏｈｎｓｔｏｎ ２００５計算とあうスムーズな

減少プロファイルが得られｒた。 



４．４．３．メタル量分布 

ＣＭＤ＋ＶａｎｄｅｎＢｅｒｇ２００６の１２Ｇｙｒ等時線――＞メタル量分布 

６－１４Ｇｙｒでは年齢効果は無視できる。 

図６２ 上が平均、下が中間値。 左がＮＷ，右がＳＥ 

 

 

図６３ 制限を強め、０．９＜（Ｖ－Ｉ）＜１．８ 

 

ＮＷはメタル勾配あり、ＳＥはなし。 



４．５．ディスカッション 

４．５．１．副構造の下のハロー 

ＭＷ 

 ＳＤＳＳ  ρ ∝ｒ－２．８（Ｊｕric et al 2008），  ｒ－３（Ｂｅｌｌ et al 2008）  Ｒ＜４０ｋｐｃ 

Ｍ３１ 

 ｒ－３．２（今回 ＮＷ）     Ｒ＜１００ｋｐｃ 

  ｒ－２．９（Ｉｂａｔａ ｅｔａｌ）     Ｒ＜１４０ｋｐｃ  銀河の除去がない。 

  ｒ－３．６（Ｇｕｈａｔｈａｋｕｒｔａ ｅｔａｌ ２００５）     Ｒ＜１６５ｋｐｃ   分光選択で数少ない 

モデル計算 

 ハローの大部分は８Ｇｙr 昔に降着。Ｒ＜３０－６０ｋｐｃを支配。 

なんか結論がはっきりしない。 

  

４．５．２．副構造の起源 

ＳＥ メタルが一定＝軸上に高メタルのＤ，Ｃ,B星流が並んだため 

ＮＷ 勾配あり。Kalirai et al 2006b, Koch et al 2007のＳＥ軸の結果とあう。 

    しかし、シミュレーションが数十ｋｐｃでフラットになるのとは合わない。 

――＞ 

説明（１） 落ちた直後で平衡化途中 



５．結論 

５．１． 結論 

５．１．１．ＧＳ 

 Ｉ（ＴＲＧＢ）――＞ＤＭ＝２４．７３ Ｍ３１より１００ｋｐｃ遠くにある。 

 球状星団のＲＧＢと比べて、[Fe/H]mean=―0.6 

 ＲＣピークーー＞ｔ＝８Ｇｙｒ 

 stellar mass/luminosity-metallicity 関係――＞１０７－１０９Ｍｏ銀河の衝突 

５．１．２．星ハロー 

 （１） Ｒｐｒｏ＞３０ｋｐｃに密度超過 

  星流Ｃ，Ｄ (Ibataetal2007)確認 

  星流Ｅ，ＦをＮＷハローに発見 

 （２）星流とＷ－Ｓhelfの性質を測った。 

  表面輝度が高いデブリは高メタル 

 （３）その他の領域 

  ＮＷ軸では低メタル星がＲｐｒｏ＜１００ｋｐｃでスムーズな分布。 

  ダークマターの計算と比べると中央集中が高い。バリオンのエネルギー散逸効果？ 

 （４）メタルの分布勾配をＮＷ軸に検出。ＳＥじくでは平坦。 

  勾配は平衡化過程途中のため。 

外部ハローは１５回以上の降着で形成された。 

 

 

 

 

 


