
1 はじめに

天球上の様々の方向での星の数を調べることに

よって，銀河系の立体構造を調べる手法，即ちス

ターカウントの方法（恒星係数法）は，古くは

18 世紀のハーシェル（W. Herschel）にまでさか

のぼる．その後，様々な研究者が，銀河系の構造

を内部から調べる方法として挑戦しつづけていた．

この方法はいわば，森の中心近くにいて周りに見

える木々 1本ずつを数えて，森全体の形を推定し

ているようなものと考えればよい．手元に対象物

を置いて実験ができない天文学の典型的な手法の

一つと言えるかもしれない．統計的手法であるの

で，観測精度はもとより，局所的な揺らぎや統計

誤差を小さくするためにもある程度の広さと数が

必要で，観測データを得るのには，かなりの労力

を要する．従って，近代的な観測解析手法が確立

するまでは，スターカウントによる定量的な銀河

系構造の解明は，事実上不可能であった．

それに対する一代転機は，1980 年代にやって

くる．データに関しては，20 世紀後半から観測

が始まったパロマ－シュミットやUK シュミット，

木曽シュミットによる広視野のシュミットカメラ

によって，1枚の写真乾板で 1度に数十平方度の

視野が一様な条件で撮影でき，記録されるように

なったことがある．さらに，この写真乾板に写っ

ているイメージをデジタル化するための高速乾板

測定装置（マイクロデンシトメータ）の実用化と，

測定された膨大なデータを一様且つ，定量的に一
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要旨 Sloan Digital Sky Survey（SDSS）の観測によってまとめられた，天の赤道の南銀河半球（|δ| < 1.266 °，
20h34m <α< 4h00m）の，約 140 平方度にわたるおよそ 100 万個の標準星データを利用して，スターカウン
ト解析を行った．解析に際しては，SDSS の ugriz カラーバンドを標準の Johnson UBV バンドに変換し，
銀経銀緯にもとづいて 14 天域に分け，各天域で B－Vのスターカウントヒストグラムとした．観測を再
現するモデルはYamagata & Yoshii（1992 ; YY）をベースにした．Chen et al.（2001）は，SDSS のデータ
を使って，独自にスターカウントのモデル解析を行っている．また，Juric et al.（2008）は同じく SDSS
の最新データを使って個々の恒星の距離指数を求めることによって，銀河系の広い部分で恒星の 3 次元
密度分布を出して，銀河系のモデル解析を行っている．これら 2 つの最近発表された銀河系モデルの結
果は，従来のYYのモデルに対して，thick disk や halo の形や密度の値が異っている．特に halo の形につ
いて，YYは軸比 0.84 で丸いが，彼らは扁平な 0.55-0.64 という結果になっている．そこで，本論文では，
彼らのパラメータと YY のパラメータで，それぞれ 14 天域についてモデルの再現を行い，SDSS 標準測
光データと比較することによって，各モデルの妥当性を定性的に検証した．その結果，YYが示した銀河
系モデルは，最新の SDSS データでも十分妥当なものであることが分かった．
キーワード：銀河系モデル，スターカウント，thin disk，thick disk，halo
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括処理するためのコンピュータの発展があった．

写真測光は，その量子効率の低さから，現在のデ

ジタル検出器と比べると，その精度や限界等級は

相当低いが，広い領域の膨大なデータを一様な方

法で且つ，定量的に得られたということで，画期

的であった．

一方，スターカウントデータを再現するための

理論的なモデルは，恒星進化や銀河構造について

の多くの要素を足し合わせ，数値的に積分する必

要がある．これもデータ解析同様にコンピュータ

の発展によるところが大きい．Bahcall & Soneira

（1980, 1981, 1984）は，当時利用できたスターカ

ウントデータを再現するために銀河系を disk

（thin disk）と halo の 2 成分としたモデルを作り，

観測されるスターカウントのかなりの部分が説明

できることを示した．これに対して，Yoshi i

（1982）と Gilmore & Reid（1983），Yoshii, Ishida,

& Stobie（1987）はこの 2 成分だけでなく更に 3

つめの thick disk 成分が必要であることを示した．

当初この thick disk 存在の可否は大きな議論とな

っていたが，その後の解析や，分光観測などによ

り追認されるところとなり，現在ではその存在を

疑う向きは無いと言っても良いであろう．その後，

Yamagata & Yoshii（YY ; 1992）は木曽シュミッ

トによる純国産のオリジナルなデータも含めて，

当時利用可能なスターカウントデータを総合的に

使った銀河系モデルを示した．これは，その後

21 世紀になって，CCD によるスターカウントデ

ータが出てくるまでは，スターカウント解析の事

実上の決定版となっていた．これ以降は，天体観

測用の写真乾板の唯一の供給元であったコダック

社の写真乾板撤退と，CCD 素子を初めとする高

量子効率の検出器の利用が進んだことにより，写

真乾板を使ってのスターカウントデータは現実的

ではなくなってしまった．また，当初の CCD は

素子が小さく単体では十分な視野をカバーするこ

とができず，スターカウントのような統計的手法

に適したデータはとりにくいということもあり，

スターカウント解析はやや下火になっていた．

20 世紀終わり頃からモザイク状に複数の CCD

素子を並べるなどして CCD カメラでも広視野が

確保できるようになってきた．これを利用した各

種のサーベイ観測も活発に行われるようになって

きた．このサーベイ観測の決定版とも言えるのが，

Sloan Digital Sky Survey（SDSS;York et al. 2000）

のグループによる一連の活動である．彼らは専用

望遠鏡を設置し，膨大なデータ処理を行うための

システムを作って，国際協力による潤沢な資金の

元に徹底的な観測データの取得を始めた．Drift

Scan という特殊な方法で，広視野を多色で自動

的に撮影し，その画像から自動的に天体を検出し

てカタログ化している．当初 SDSS は銀河やクエ

ーサーを検出することによって，宇宙の構造を調

べることに力点があったが，現在ではさらに銀河

系や太陽系の天体にまで対象が広がっている．稼

働してから 5 年ほどで天球上の 8000 平方度以上

を 5つのカラーバンドで撮影しデータを得ている．

SDSS では，検出されたデータを元に，更に分光

観測も行っている．この一連のデータは画期的な

もので，統計的手法によるデータ解析に十分耐え

るものとなっている．SDSS データを使ったスタ

ーカウント解析は Chen et al.（2001）が行ってい

る．また，やや手法は異なるが Juric et al.（2008）

は同じ SDSS のデータを使って，個々の恒星の距

離指数を求めることによって銀河系の立体構造を

出すことで，銀河系を調べている．両者ともに膨

大なデータを駆使して，最終的には最小 2乗によ

り銀河系のパラメータを決めている．結論はやや

曖昧な部分もあるが，YY との目立った違いは

thick disk の量が両者ともに YY より大きいこと

と，halo の扁平率がYYより小さく，銀河系は丸

いと言うよりも扁平であるという結論になってい

る事である．扁平率は YY では 0.84 であるが，

彼らは 0.55-0.64 である．

SDSS のデータはかなりの部分が公開されてい

るが，実際に解析に使うためには更に詳細な較正

が必要であり，元のデータにアクセスして独立し

て解析するには困難が伴う．Ivezic et al.（2007）
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は SDSS の Release 5 をもとに，ugriz の 5 色で赤

道付近（|δ| < 1.266 °，20h34m <α< 4h00m）（南銀河
半球）の約 140 平方度で標準星のデータを出して

いる．測光精度は～ 1％である．銀河やクエーサ

ーなど星以外の天体は取り除かれている．また，

変光星も除いてあり，各領域の検出率も示してあ

るので，このデータを利用して，スターカウント

解析が十分可能であると判断した．なお，この標

準測光データは SDSS のホームページから取得で

きる．我々は，このデータを銀経・銀緯によって，

領域ごとに分割し，B－Vのカラー分布に変換し

たスターカウントヒストグラムを作った．さらに，

YY，Chen et al.（2001），Juric et al.（2008） がそ

れぞれ示している銀河系パラメータで，各領域の

スターカウントを再現し，各モデルの妥当性につ

いて，定性的に調べたので，その結果を報告する．

尚，halo に見られる Overdensity を含めた定量的

な解析については別論文（Yamagata & Yoshii

2009）を参照されたい．

2 スターカウントデータ

Ivezic et al.（2007）のデータは |δ| < 1.266 °，

20h34m <α< 4h00m の範囲の天の赤道を中心とした
領域の恒星の赤道座標と ugriz 5 バンドの等級の

一覧表となっている．明るい星や銀河等の影響で，

一部欠けているところもあるが，ほぼこの領域の

恒星について，g等級で 14 等から 22 等の恒星を

網羅している．図 1は銀河座標でのこの標準星の

分布の様子である．銀経の 55 度付近に大きい欠

落部分があるが，今回の解析ではこの部分は避け

ているので影響はない．ただし，標準測光用のデ

ータであるので，点光源のうちで変光しているも

のは最終的なデータに組み入れていない．変光し

ているものとしては RRLyra などの変光星と恒星

以外のクエーサーが考えられる．全点光源の数

（nall）と標準星として選んだものの数（nstnd）

との比（ ）を充足率と定義すると，この充

足率は Ivezic et al.（2007）の Figure 5 に赤経ごと

に与えてあるので，モデル計算の際はこれを考慮

した．

データは赤道を中心に赤緯方向に幅 2.532°で広

がっていて，銀緯ではほぼ b＝－20°から b＝－65°

まで，銀経ではほぼ l＝40°から l＝190°まで分布

している．このデータをモデルと比較するために

それぞれ 10 平方度の 14 天域に分割した．表 1に，

分割した天域の中心の赤経，銀経，銀緯，及び充

標準銀河系モデルの構築

─ 87 ─

表 1 分割天域一覧

A 20:45 46.75 -25.00 0.56

B 21:08 50.13 -30.00 0.72

C 21:32 53.95 -35.00 0.82

D 21:56 58.42 -40.00 0.86

E 22:22 63.77 -45.00 0.84

F 22:49 70.58 -50.00 0.84

G 23:19 79.97 -55.00 0.84

H 23:58 95.52 -60.00 0.80

I 0:52 128.00 -62.85 0.80

J 1:45 150.35 -60.00 0.83

K 2:23 165.87 -55.00 0.83

L 2:54 175.27 -50.00 0.84

M 3:21 182.10 -45.00 0.81

N 3:46 187.43 -40.00 0.83

nstndField RA（2000） l（ deg） b（ deg）    ── nall

nstnd

nall

図 1 銀河座標での標準星の分布
横軸は銀経、縦軸は銀緯である。



足率を示した．

SDSS は ugriz のカラーバンドを使用している．

これを Johnson の UBV のカラーバンドに変換す

るのに，Lupton（2005）の式から求めた以下の式

を使った．

（1）

星間吸収の補正は，Shlegel et al.（1998）の 100 μm

のダスト map から得られたものを使った．各恒

星について r バンドの吸収係数（ar）は Ivezic et

al.（2007）に示されている．他バンドへの変換は，

Vバンドの吸収係数 aVと reddening E（B－V）の

比，Rv＝3.1 を仮定した変換値が Shlegel et al.

（1998）の Table6 にあるので，それを利用した．

以上から，各天域について，スターカウントデ

ータを，V＝14 等から V＝22 等まで，B－Vカラ

ーについて 0.1 等幅にしたものが，図 3の灰色の

ヒストグラムである．

3 銀河系モデル

本論文では，YY の銀河系モデルをベースにし

て，Chen et al.（2001），Juric et al.（2008）のそれ

ぞれのモデルパラメータも再現し，YYと比較し

ていずれがより良くデータを再現できるのかを定

性的に検証した．

3.1 Yamagata and Yoshii（1992）のモデル

ある恒星の，見かけの等級を V，絶対等級を Mv，

距離を z（pc）とすると，

（2）

となる．ただし，av は星間吸収である．また，

絶対等級 Mv は恒星の種類（例えば，主系列星，

巨星，金属量等）によって，色指数 B－Vと一定

の関係（HR 図）があるので，色指数と見かけの

等級が決まると式（1）から距離が決まる．従っ

て，見かけの等級が V－1/2 等から V＋1/2 等で，

色指数が C－Δ/2 < B－V < C＋Δ/2 の範囲の恒星

の数は観測方向を決めると，次の式で表される．

（3）

ここで，添え字 i は銀河系を構成する各成分を

表し，YYでは，3成分即ち，thin disk，thick disk，

halo を想定している．また，jは恒星の種類を表

し，主系列星と巨星を想定している．jj, z（Mv）は

観測方向の距離 z（pc）における光度関数，即ち

その場所での絶対等級 Mvの恒星の密度を表して

いる．Di（z）はその場所での各成分の密度関数を

表している．尚，モデル計算の際には銀河系を軸

対象と仮定している．

thin disk，thick disk の密度関数は，銀河中心を

原点とした円筒座標系（R, Z）を使って，次の式

で表されるものとしている．

（4）

（5）

いずれも，半径方向，垂直方向ともに指数関数で

表される．n0 は太陽近傍での恒星の密度で n0=

0.0093 stars pc－3，R は銀河中心から太陽までの

距離で 8kpc を仮定している．HZ，HRはそれぞれ，

scale height，scale length で，垂直方向，半径方向

の disk の広がりのパラメータである．thin disk の

scale height は恒星の絶対等級の関数となっていて，

主系列星については，絶対等級の明るい早期型で

は 90pc を仮定した．晩期型については，データ

解析から 350pc の値を得ている．巨星は 250pc を

仮定している．Athickは thin disk 成分と thick disk
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成分の恒星数密度の比を表している．

halo について，YY は de Vaucouleurs（1978）

の 1/4 乗則で再現している（式 6）が，最近の

Chen et al.（2001）や Juric et al.（2008）はべき乗

則（式 7）を使っている．

（6）

（7）

ここで，s2＝ R2＋Z2/q2であり，qは halo の扁平

度になっている．系外銀河の表面測光では，1/4

乗則で良いフィッティングが得られている．我々

の銀河が他の銀河と著しく違わないと考える方が

自然であるので，1/4 乗則で合わせることに不自

然さはないものと考えている．ただし，べき乗則

の方がフィッティングの際のパラメータが 1つ多

くなるので，一般的にはフィッティングは良くな

る傾向にある．また，1/4 乗則はべき乗則で p＝

3.5 とほぼ同じ分布になる．Ahaloは thin disk 成分

と halo 成分の恒星数の比を表している．

YY は，木曽シュミット観測で得られた SA54

（l＝ 200 °, b＝ 59 °）を含めて，当時，得られて

いた写真測光のデータを総合的に使って，銀河系

の構造を調べ，表 2のような結果を得ている．

3.2 スターカウント解析の実際

モデルと観測から得られたスターカウントデー

タを比較することにより，銀河系各成分のパラメ

ータを調べることができる．天域や星の等級，色

指数等によって，銀河系の各パラメータの変動に

敏感なところがある．各成分の構造パラメーター

は比較的直感的に理解できる．即ち，scale height

は垂直方向の広がりであるので，銀極方向のデー

タを調べればよい．また，scale length は水平方向

なので，銀緯ができるだけ低い方向で銀河中心と

反銀河中心の両方を比較すれば決めやすい．ただ

し，銀緯が低いところでは，星間吸収が大きく且

つ，その変動も大きいので，吸収量（av）を別途

正確に決める必要がある．さらに，銀緯 0 °付近

では，恒星の密度も飛躍的に大きくなるので，恒

星が重なって見える確率が高くなり，観測データ

自体も解析が困難になる．Halo の扁平度は，銀

緯の異なる 2方向を調べればよい．ただし，halo

の密度関数をべき乗にした場合は，べきの値も絡

んでくるので，それほど明確ではなくなる．この

点の議論は Yamagata & Yoshii（2008）を参照さ

れたい．

次に銀河系を構成する各成分ごとについても，

その寄与が出やすいところがいくつか存在する．

1 例として，図 2 は Field-I について，YYにもと

づいて V等級で 14 等から 22 等まで，1等級ごと

B－Vの幅 0.1 等でスターカウントのモデル計算

をしたものである．各成分について，主系列星

（dwarf）と巨星（giant）別にスターカウントを再

現している．赤線は thin disk の giant，青線は

thin disk の dwarf，紫線は thick disk の giant，水色

標準銀河系モデルの構築
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表 2 YY（1992）モデルの主なパラメータ

太陽系の位置:

銀河中心までの距離 8 kpc

銀河面からの距離 40 pc 北 

Thin Disk 成分:

太陽近傍での星密度 0.093 stars pc-3

晩期型主系列星の Scale height 350 pc

巨星（ subgiant）の Scale length 250 pc

Scale length 3.8 kpc

光度関数 McCluskey

（1966） 

Thick Disk 成分:

太陽近傍での thin diskとの密度比 0.019

Scale height 900 pc

Scale length 3.8 kpc

光度関数 球状星団のもの 

Halo 成分:

太陽近傍での thin diskとの密度比 0.0011（ =1/900） 

密度関数 deprojected  r1/4 law

有効半径 2.7 kpc

軸　　比 0.84

光度関数 球状星団のもの 
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図 2 Yamagata & Yoshii（1992）モデルによる Field-I（l ＝ 128.0 °, b ＝－ 62.85 °）のスターカウントの計算値．
V等級で 14 等から 22 等まで，1 等級ごと B－ Vの幅 0.1 等でスターカウントのモデル計算をしたものである．各
成分について，主系列星（dwarf）と巨星（giant）別にスターカウントを再現している．赤線は thin disk の giant の
数，青線は thin disk の dwarf の数，紫線は thick disk の giant の数，水色線は，thick disk の dwarf の数，橙線は halo
の giant の数，黄線は halo の dwarf の数をそれぞれ示している．黒線はこれらを足し合わせたもので，モデルから
予想される観測値である．詳細は本文参照のこと．



線は，thick disk の dwarf，橙線は halo の giant，

黄線は halo の dwarf のスターカウントをそれぞ

れ示している．黒線はこれらを足し合わせたもの

で，モデルから予想される観測値である．観測領

域によって各成分のスターカウントの比率は異な

るが，大局的には，V < 16 の明るいところでは，

thin disk 成分が卓越している．16 < Vではスター

カウントデータの B－V～0.5 と B－V～1.4 に 2

つのピークが現れることが多い．前者は図 2に示

した等級範囲では，主に，thick disk と halo の恒

星でできており，後者は大半が thin disk の恒星か

らなる．Field-I については，thick disk の B－V～

0.5 のピークでの寄与は 17 < V < 19 で最大となり，

この付近で thick disk のパラメータが決めやすい

ことになる．それよりも暗いところでは，thick

disk の寄与は thin disk と同じ B－V～1.4 のピー

クに移っていくので，halo のパラメータは 19 <

V の B－V～ 0.5 のピークで決まりやすいことに

なる．天域が変わると各構成成分の比率やスター

カウントの大きさ（縦軸の値）が変わるので，多

くの領域でのスターカウントの様子を調べること

により，銀河系の各構成成分のパラメータが決め

られる．また，同時に銀河赤道を挟んで，対称な

場所で両方のスターカウントデータがある場合は，

太陽系の銀河面からの距離を決めることも可能で

ある．

3.3 Chen et al.（2001）のモデル

Chen et al.（2001）は SDSS の天の赤道に沿っ

た |δ| < 1.3 °の北銀河半球（11h00m<α<15h00m）

と南銀河半球（23h36m<α<3h00m）のおよそ 279

平方度の領域のスターカウントデータ（g－r）を

もとに，銀河系モデル解析を行っている．一部は

我々の今回のデータと同じ領域を含んでいる．彼

らの主要な結果は，南北の膨大なスターカウント

データを利用することによって，銀河系の垂直方

向の構造を調べたことである．即ち，太陽系の銀

河面からの距離，thin disk，thick disk それぞれの

scale height，thick disk の thin disk に対する密度比，

halo の軸比を最小 2乗によって求めている．ただ

し，本論文に示したような各天域に分けての詳細

な結果は出していない．彼らの得た銀河系のパラ

メータは表 3 に示したとおりである．YYとの大

きな違いは，thick disk の密度が 10 倍くらい大き

いことと，halo の軸比が 0.55 と小さく，YYが軸

比 0.84 で，どちらかというと丸い halo であるの

に対して，扁平な halo になっていることである．

さらに，halo の密度関数として，－2.5 乗（p＝2.5）

のべき乗則が良いとしている．もっとも，一方で

彼らは，1/4 乗則を全面的に否定しているわけで

はない．さらに，Chen et al.（2001）の Fig12，

Fig13 を詳細に見てみると，べき乗則で p＝2.5，

軸比 q＝0.55 に最尤値の最小のピークが確かに来

ているが，最尤値のコントアは p＝3.5，q＝0.8

の方向に伸びており，一概に丸い halo で 1/4 乗則

を否定するものでもないと解釈する余地がある．

Chen et al.（2001）は，解析によって求めた

thick disk の密度比と scale height の結果には幅を

持たせている．そこで，我々は彼らのモデルを再

現するために，密度比は 0.12，scale height は

700pcとし，halo の密度関数は式（5）で p＝2.5

とした．その他は表 3のパラメータを使った．表

3 に示している以外のパラメータは YYと同じも

のを使っている．
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表 3 Chen et al.（2001）モデルの主なパラメータ

太陽系の位置:

銀河面からの距離 27 pc 北 

Thin Disk 成分:

晩期型主系列星の Scale height 330 pc

Thick Disk 成分:

太陽近傍での thin diskとの密度比 0.13-0.065

Scale height 580-750 pc

Halo 成分:

太陽近傍での thin diskとの密度比 0.00125

密度関数 Power law

（ p=2.5） 

軸　比 0.55



3.4 Juric et al.（2008）のモデル

Juric et al.（2008）は最新の |b| > 25 °の 6500 平

方度の膨大な量の SDSS データを利用し，分光視

差の方法で銀河系の密度分布を出している．彼ら

は，個々の恒星を主系列星と仮定して，色指数

r－ iから絶対等級を推定し，見かけの等級との

比較から個々の恒星について，距離を推定してい

る．推定された恒星の距離の分布と天球上の位置

から恒星の 3次元分布を出して，銀河系のいろい

ろな方向の断面，いわば断層写真のようなものを

作って銀河系の構造を調べている．I b a t a ,

Gilmore, & Irwin（1994）が銀河中心の近くに矮

小銀河（Sagittarius dwarf galaxy）を発見して以来，

それからの stream と考えられる halo 成分の不規

則分布（overdensity）が次々に見つかっている

（例えば，Yanny et al.（2000），Newberg et al.

（2002），Majewski et al.（2003），その他の参考文

献はHelmi（2008）の review を参照）．Juric et al.

（2008）も新たに，おとめ座方向に大規模な不規

則成分を検出している．彼らは，明らかな不規則

成分以外にも統計的に不規則成分を取り除いて，

銀河系の成分に対するフィッティングを行ってい

る．その主なパラメータは表 4 にまとめてある．

Chen et al.（2001）と同様に YY に比べて大きい

thick disk の密度を出している．また，halo の軸

比は，扁平（q＝0.64）であるとし，密度関数は

p ＝2.8 のべき乗則であるとしている．さらに，

halo の密度に関しては，YY や Chen（2001）よ

りも 5倍くらい大きい値となっている．

彼らは光度関数を仮定しないで，thin disk の太

陽近傍での恒星密度もr－iの色指数ごとにフィッ

ティングして決めている（0.0011-0.0064 stars pc－3）．

モデルを再現するにあたって，この点は考慮せず

に，YYの光度関数を使った．従って，Juric et al.

（2008）の決めたパラメータで再現したスターカ

ウントモデルについては，手法の違いによる結果

への影響を別途検討する必要がある．

4 データとモデルの比較

表 1に示した 14 天域それぞれについて，図 3A

～ N に観測データと各モデルで再現したスター

カウントを示した．灰色のヒストグラムが観測デ

ータである．赤はYY のモデル，青は Chen et al.

（2001）のパラメータによるモデル，水色が Juric

et al.（2008）のパラメータから再現したモデルに

よるスターカウントである．

各天域の面積は 10 平方度であるが，モデル計

算する際には表 1の充足率を掛けて調整した．

標準測光データから除いているものの中にはクエ

ーサーも含まれており，その場合は，そのまま充

足率を使うと調整過多になっているはずであるが，

V < 22 の範囲では無視しうるものと考えている．

また，データの明るい部分では，観測の際に

CCD が飽和を起こしているので，データの欠落

が大きくなっている可能性があるとのことである

（Ivezic et al.（2007））．実際図 3の各スターカウン

トを見ると，14 < V < 15 では，データは 3つのモ

デルの値すべてよりも低めに出ている．暗い部分

での限界等級の影響は 21 < V < 22 の B－V < 1.0

で，データが少なくなっていることから，明らか
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表 4 Juric et al.（2008）モデルの主なパラメータ

太陽系の位置:

銀河面からの距離 24-25 pc 北 

Thin Disk 成分:

Scale height 300 pc

Scale length 2.6 kpc

Thick Disk 成分:

太陽近傍での thin diskとの密度比 0.12

Scale height 900 pc

Scale length 3.6 kpc

Halo成分:

太陽近傍での thin diskとの密度比 0.005

密度関数 Power law

（ p=2.8） 

軸　比 0.64



にその影響が現れていることが分かる．この部分

には当然 halo の星が作るピークが存在するはず

である．

thin disk，thick disk，halo の 3 成分から大きく

外れる不規則成分が，特に halo に多く見つかっ

ている．今回のデータからも，その存在を確認す

ることができる．その定量的な解析は Yamagata

& Yoshii（2008）を参照されたい．ここで見つか

ったものは Sagittarius dwarf galaxy から延びる

stream ということである（Yanny et al.（2000），

Majewski et al.（2003））．図 3 のスターカウント

では，Field-H ～ Field-N の 20 < V < 21 の 2 つの

ピークのうちの B－V～ 0.5 の青い方のピークに

現れている．図 3 のみから，stream の寄与を確認

するのはやや困難であるが，Field-J，Field-K あ

たりで最大になっている．

以上から，14 天域のデータとモデルを大局的

に比較する際には，CCD の飽和の影響が出てい

る明るいところと stream の影響と限界等級の影

響が出ている暗いところを除いて，15 < V < 20

で検討するのが妥当であろう．

まず，Juric et al.（2008）のパラメータによる

モデルは，どの天域でも B－V < 1.0 で観測デー

タより，かなり多くのスターカウントを予測して

いる．直接的な原因として最も大きいのは，YY

や Chen et al.（2001）に比べて halo の密度が，5

倍ほど大きいことにある．ただし，3.4 でも述べ

たように，Juric et al.（2008）は銀河系成分のパ

ラメータを出す前に不規則部分（overdensity）の

切り分けをしてから行っていることと，thin disk

の恒星密度を恒星の色指数ごとに，密度分布から

フィッティングしているので，光度関数を仮定し

ているモデル解析と必ずしも整合性がとれていな

い可能性がある．従って，その妥当性について断

言するには，別途詳細に検討する必要がある．

Thin disk の寄与は各 Fieldの各等級でB－V～1.5

の赤いピークで大きくなるが，この部分では各モ

デルともに違いは顕著ではない．逆に言うとどの

モデルもデータをうまく再現している．

Thick disk の寄与は 16 < V < 19 で，B－V～ 0.5

の青いピークで大きくなる．YY と Chen et al.

（2001）を比べると，この部分では常に Chen et

al.（2001）が YY よりも数を多く予測している．

データと比較すると Field-D，Field-E，Field-F で

は Chen et al.（2001）の方がよりデータに合って

いるように見えるが，他の Field ではすべて YY

がより良くデータを再現している．Chen et al.

（2001）の Fig9 にもあるように，thick disk の密度

と，scale height は相関があり，フィッティングの

際に片方を小さくするとをもう 1方が大きくなっ

てしまう．この違いは最小 2乗のフィッティング

では微妙であるので，今回のように領域に分けて

詳細に検討することが肝要となる．この結論は更

に天域を増やして検討する余地がある．

Halo の寄与は V > 18 で B－V～ 0.5 の青いピー

クで大きくなる．暗くなればなるほどこのピーク

での thick disk の寄与が小さくなり，逆に halo の

寄与が大きくなる．従って，halo を調べるにはよ

り暗い等級での B－V～ 0.5 のピークのデータが

望ましい．18 < V < 20 では thick disk の寄与もあ

るので，判断は難しいが，YY と Chen et al.

（2001）のどちらがデータに近いかは定性的には

必ずしも判断できない．しかしながら，stream の

影響の出てくる 20 < V < 21 における B－V～ 0.5

の青いピークを見ていくと，Field-A ～ Field-G で

は，両者ともに同じ値（データと一致）を示して

いるが，Field-M，Field-N では見かけ上は Chen et

al.（2001）の方が良くデータを再現している．

Field-I ～ Field-L では，Chen et al.（2001）の値も

観測データよりも小さい値になっている．この部

分 は Sagittarius stream に よ る overdensity

（Yamagata & Yoshii（2008））であるので，YYの

方がより halo を忠実に再現していると考える方

が妥当であると思われる．Chen et al.（2001）は

フィッティングの際に stream 成分を小さく評価

した分だけ，halo の値に影響を与えた可能性があ

る．

Chen et al.（2001），Juric et al.（2008）は YYの
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モデルに対して，thick disk は密度がより大きく，

scale height がより小さいこと，halo については軸

比が 0.55 と扁平で，密度関数はより平坦なもの

であるという主張である．銀経で l＝40 °から l＝

190 °まで，銀緯で b＝－20 °から b＝－65 °まで

の，14 天域について，各モデルによってスター

カウントを再現し SDSS 標準測光データによる観

測値と比較した結果，YYの示した標準的な銀河

系モデルは，最新のデータでも依然として妥当で

あると言って良いことが分かった．即ち，ここで

の検討から，thin disk に対する thick disk の密度

はおよそ 2％，scale height は 900pc であり，また

halo は多くの銀河で見られるように丸いと考える

方が自然であるといって良いことが明らかになっ

た．

本研究にあたっては，東京大学大学院天文学教

育研究センターの吉井譲教授には，公私にわたっ

て，多大な協力をいただきました．ここに，感謝

の意を表したいと思います．
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図 3 表 1 に示した 14 天域それぞれについて，観測データと各モデルで再現したスターカウントを示した．各天域
で，V等級で 14 等から 22 等まで，1等級ごとに，B－ Vの幅 0.1 等でスターカウントを示している．灰色のヒスト
グラムが観測データである．赤は Yamagata & Yoshii（1992）のモデル，青はChen et al.（2001）のパラメータに
よるモデル，水色が Juric et al.（2008）のパラメータから再現したモデルによるスターカウントである．詳細は本
文参照のこと．
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標準銀河系モデルの構築－SDSS 標準測光データによる検討－ 
の訂正について 

 

山縣 朋彦*1 
 

Erratum: Global Structure of our Galaxy 
―――― Starcount analysis based on SDSS standard star catalog ―――― 

 

Tomohiko YAMAGATA 
 

 

第42集（2008）PP85-101掲載の標準銀河系モデルの構築－SDSS 標準測光データによる検討－」につい

て，P87の表1の数値に一部誤りがあったので，以下の表に訂正する． 

 

       表 1 分割天域一覧 

 

 

*1やまがた ともひこ 文教大学教育学部学校教育課程 
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