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概 要

銀河団は構成銀河間に温度 107−8Kの高温プラズマ (ICM;Intracluster Medium) が
満ちていてこれがX線で輝いて見える。以前の観測から ICMは中心で密度が高く、
温度が低いことが分かっていた。この現象の解釈として中心部では放射冷却が効率
的におこって温度が下がり、それに伴って圧力バランスをとるために周囲のガスが
中心に流れ込んでくるというCooling Flowモデルが提唱支持されてきた。しかし最
近、ASCA衛星やChandra衛星、Newton衛星の精度の良い観測から、中心温度は
予想ほど下がっておらず、ガスの流入もさほど起こっていないことが明らかとなり、
放射冷却を抑制する何らかの加熱機構の存在が示唆されるようになった。加熱機構
の候補としてAGN ジェットや熱伝導による外からの加熱、ICM乱流磁場による磁
気リコネクションなどが挙げられている。もしこれらの機構が存在するならば ICM

に何らかのゆらぎが生じるはずである。
本研究では過去最高の空間分解能を誇るChandra衛星のX線輝度分布のイメージ

をフーリエ変換してスペクトルを解析し、ICM の密度ゆらぎの特性を調べた。特に
本研究ではまず解析手法の確立を行ない、その後,温度の異なる銀河団での系統的解
析を目指して行なった。
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第1章 Introduction

銀河団をX線で観測すると、銀河団を構成するメンバー銀河の間を満たす高温プラ
ズマが明るく輝いて見える。Einstein(1978-1981)やROSAT(1990-1999)による初期
のX線観測により、多くの銀河団において高温プラズマは中心で鋭いピークを示し、
中心に向かって温度が低下していくことが明らかになった。これは高密度な環境下に
ある中心部のガスが放射冷却によりエネルギーを失い、周囲のガスとの圧力バラン
スを保つために、周辺のガスが冷えながら中心へ落ちていくという、Cooling Flow

が起こっているためであると考えられ、Cooling Flowモデル (CFモデル)として長
く信じられてきた。ところが、以前より優れたエネルギー分解能で広いエネルギー
バンドのスペクトルを取得できるASCA衛星 (1993-2001)の観測の結果、輝度から
見積もられていたガスの流入量は 1桁近く下回っている事や、低温ガスも CFモデ
ルの予想より少ない事が分かった。さらに、Chandra衛星 (1999-)やXMM-Newton

衛星 (1999-)のX線観測から中心の低温ガスを含め銀河団の高温プラズマのより詳
細の情報が得られるようになっている。それによって、中心温度が CFモデルの予
想より有意に高い事や、中心数 10kpcで温度低下の下げ止まりがみられる銀河団が
存在する事など CFモデルの矛盾点が明らかになった。しかし、銀河団中心の温度
と密度からガスが放射冷却によって冷やされている事は間違いないようである。そ
のため、Cooling を抑制する何らかの加熱源が必要となる。候補としては中心銀河
に付随するAGNからのジェットや、熱伝導による外からの加熱、磁気リコネクショ
ンによる加熱などがある。もしこのような加熱機構が銀河団中心に存在するならば、
それらによって銀河団内に満ちている高温プラズマには擾乱が生じているはずであ
る。また、乱流のようなものが生じているならば、宇宙に存在する高エネルギー粒
子の加速機構を解明する点でも非常に興味深い。本研究ではChandra衛星の非常に
優れた空間分解能によるイメージを用いて銀河団中心付近の擾乱の存在の有無を調
べ、その特徴を解析を行なう。
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第2章 銀河団の観測

2.1 銀河団のX線観測

銀河は宇宙に一様に分布しているのではなく、複数の銀河があつまって銀河団を
構成している。銀河団に含まれる銀河の数は 50-1000個であり、銀河団は宇宙で最大
の重力で閉じた系である。その系の広がりは数Mpcに達する。銀河団の観測的研究
は 20世紀初期に可視光領域において端を発する。1960年までには既にいくつもの銀
河団のカタログが作られ研究が進められていた。ところが 1970年代にUhuru衛星に
よって銀河団が強いX線源であることが確かめられたことにより、銀河団観測にお
いてX線領域という新たな視界が開かれた。銀河団からのX線放射の分布は可視光
での分布領域と同程度の広がりをもっている。また、その明るさはほとんど時間変化
せず、X線光度は 1043−45erg/sに達する。このような性質を示すX線放射のメカニ
ズムとして希薄な高温プラズマ（温度 107−8K(1–10 keV)、密度∼ 10−3atoms/cm3）
による熱制動放射が考えられた。1976年に Feの輝線放射が観測され、銀河団から
のX線放射は、高温の Intracluster Medium (ICM)によるものであることが確実と
なった。Einstein衛星の観測によりX線表面輝度は、その分布が球対称であること
と等温で静水圧平衡に達していると仮定したβモデルでよく再現できることが明ら
かになった。βモデルは ICMの密度分布のモデルであり、表面輝度分布の傾きを
示すβと、それ以内では分布が一定になるコア半径 Rcの 2つのパラメータによっ
て定義される。これまでの観測から典型的な銀河団におけるこれらの値はそれぞれ
0.4–0.8、50–500h−1

50 kpcとなっている。また、βモデルによる密度分布から見積も
られる ICMの全質量は構成銀河の質量の 2-5倍もあり、ICMは銀河団の構成要素と
して重要である。さらに、ICMの質量分布と温度分布から重力物質の分布を求める
ことができる。その結果、重力物質は ICMと星の質量合わせたものの 5-10倍の質
量を持つことが分かった。これは銀河団においてダークマターが主構成要素である
ことを示している。
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2.2 Intracluster Medium (ICM)

銀河団をX線観測すると銀河だけでなく銀河間も輝いて見える。これは、銀河間
を満たしている ICMからの放射が見えているためである。ここでは、X線放射のメ
カニズムを含む ICMの標準的な物理的描像について説明する。前提として銀河団は
重力的に閉じた自己重力系であり、質量の大部分を担うダークマターが作る重力ポ
テンシャルに ICMが束縛されている状態を考えている。

2.2.1 X線放射機構

ICMからのX線放射は光学的に薄い高温プラズマからの放射であり、連続成分で
ある熱制動放射とライン成分の輝線放射にわけることができる。高温プラズマは完
全電離した電子とイオンが熱運動している状態にあるが、電子がクーロン力によっ
てイオンに引き付けられて進行方向を曲げられる時に光子を放出する。この放射機
構を熱制動放射という。熱制動放射の emissivityは、以下のように表される。

εff
ν = 6.8 × 10−38

∑
i

Z2
i neniT

−1/2e−hν/kT gff (erg s−1 cm−3 Hz−1) (2.1)

式中のZi、niはイオン iの電荷と数密度、neは電子の数密度である。gff は free-

free放射に対する量子的補正でガウント因子と呼ばれる。宇宙の完全電離ガスでは、
H+：He2+ = 0.9 : 0.1 より、nH+ : nHe2+ : ne = 0.9 : 0.1 : 1.1となるので、

∑
i

Z2
i neni ∼ (120.9

1.1
+ 220.1

1.1
) n2

e ∼ 1.18n2
e

となる。一般的に ngas = ni + neとして扱う。また、式 (2.1)を全周波数で積分する
ことで全放射率を得られる。

1.4 × 10−27T 1/2neni

∑
i

Z2
i gB (erg s−1 cm−3)

gBは平均のガウント因子であり、1.1–1.5の値をとる。
ICMの温度は重元素 (O,Ne,Mg,Si,S,Feなど)のK殻のイオン化ポテンシャルと同

程度であるため、He/H-likeなイオンの状態にあるか完全に電離された状態にあり、
共鳴ラインを放射する。この機構を輝線放射という。熱制動放射と輝線放射の両方
の成分を考えると、全X線光度は、輝線放射の emissivityを εline

ν とすると以下のよ
うに表すことができる。

5



LX =

∫
dV

∫
n2

e (εff
ν + εline

ν ) =

∫
n2

e(R) Λ(T (R), A(R))dV (2.2)

ここで Λ(T, A)は温度 Tと重元素アバンダンス Aの関数である cooling function、∫
n2

edV は emission measureである。cooling functionは多くの人によって高温プラ
ズマの様々な状態を仮定した計算がなされている。このような高温ガスからのスペ
クトルとしてRaymond-SmithモデルやMEKALモデルといった幾つかのモデルが
計算されている。

2.2.2 βモデル

ICMの密度分布を記述するモデルとして、一般的に用いられるのがβモデルであ
る。このモデルは、自己重力系にある ICMが等温で静水圧平衡を保った状態を仮定
している。この仮定については (2.2.3)で述べる。ICMが静水圧平衡にあると仮定す
ると、ガスの圧力勾配と重力のつりあいから、

∇Pgas = −μmpngas∇φ (2.3)

がなりたつ。ここで、Pgasは ICMの圧力、φは重力ポテンシャル、μ ∼ 0.6 はプロ
トンの質量mpに対するmolecular weightである。また、ngasは ICMのイオンと電
子の両方を含む数密度である。気体の状態方程式より、ICMの圧力は

P = ngaskT (2.4)

で表され (kはBoltsmann定数)、ICMの分布が球対称であると仮定すると、式 (2.3)

は以下のように書きかえられる。

kT (R)

μmp

d log ngas(R)

dR
= −dφ(R)

dR
(2.5)

この式は一般に、重力ポテンシャルを作り出している全物質の分布にも成り立つ。
その速度分散 σ(R)と質量密度 ρ(R)を用いると、以下の式が得られる。

σ2(R)
d log ρ(R)

dR
= −dφ(R)

dR
(2.6)

式 (2.5)と (2.6)から、ICMの数密度と重力物質の質量密度は ngas ∝ ρβと関係づけ
られる。ここで、βは以下のように定義され、ICMと重力物質の単位質量当たりの
エネルギー比を表している。

β ≡ μmpσ
2

kT
= 0.726(

σ

103km/s
)2(

T

108K
)−1 (2.7)
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銀河団が自己重力系であると仮定し φを ρの作り出す自己重力ポテンシャルとす
ると、φと ρの間には以下のポアソンの式が成り立つ。

Δφ(R) = 4πGρ(R) (2.8)

式 (2.6)と式 (2.8)を満たす解の近似解はKing (1962)によって与えられ、

ρ(R) = ρ0[1 + (
R

Rc

)2]−
3
2 (2.9)

となる (King Model)。ここで、ρ0は中心の質量密度であり、Rcはコア半径である。
これより ICMの数密度分布は以下のようになる。

ngas(R) = n0[1 + (
R

Rc
)2]−

3
2
β (2.10)

これが βモデルと呼ばれるもので、β は密度分布の傾きを表すパラメータである。
式 2.2であらわされるように、ICMの単位体積あたりのX線放射光度はn2

gasΛ(T, A)

である。実際に我々が観測するX線はこの放射を視線方向に沿って足し合わせたも
のであるので、式 2.10を使うと,

Sb(r) = 2

∫ ∞

0

n2
gasΛ(T, A)dl = S0[1 + (

r

Rc
)2]−

3
2
β+ 1

2 (2.11)

が実際に観測するX線輝度分布になる。ここで、rは 2次元に投影したときの半
径である。ここで S0は,

S0 = Λ(T, A)
√

π

(
ne

np

)
n2

0Rc

Γ(3β − 1
2
)

Γ(3β)
(2.12)

となり、n2
0に比例した定数であることがわかる。この関係を用いると、X線輝度分

布から、ICMの密度分布を求めることができる。ICMの密度分布がわかると,ICM

ガスの全質量は以下の積分を実行することによって求めることができる。

Mgas(R) =

∫ R

0

4πR′2μmpngas(R
′)dR′ (2.13)

2.2.3 様々な時間スケール

ICMは高温プラズマ状態にあるため、イオンと電子は自由に運動することができ
る。イオンと電子がクーロン衝突を起こす場合、イオンまたは電子の平均自由行程λ

は、
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λ ∼ 23(
Tg

108K
)2(

ne

103cm−3
)−1kpc (2.14)

である。これは銀河団の大きさ (R=0.5-3.0Mpc)に比べ非常に小さいため ICMは流
体として扱うことができる。このことから、銀河団内の擾乱による密度むらが消え
るために必要な時間スケール (sound crossing time)は、音波が銀河団を横切る時間
と考えてよい。sound crossing time は、

ts ∼ 6.6 × 108(
Tg

108K
)−

1
2 (

R

Mpc
)yr (2.15)

であり、銀河団の年齢の∼1010より十分短いことから、銀河団形成時の擾乱による
密度むらは消され全体として静水圧平衡に達していると考えることができる。しか
し、過去 tsyr以内に新たな擾乱が生じた場合はそれに伴う密度むらが残っていると
考えられる。放射によってエネルギーを失う時間スケールを cooling timeという。放
射は熱制動放射のみを考えると、ICMの cooling time tcoolは、tcool = ngaskT

n2
gasΛ(T,A)

から
計算でき、具体的には以下のように表される。

tcool = 8.5 × 1010 yr (
ngas

10−3cm3 )−1(
T

108K
)0.5 (2.16)

ICMの密度は中心で最も高く外側へ向かって低くなるので、上式は tcoolは中心で最
も小さくなることが分かる。
熱伝導は銀河団のコアにおいて最も効果が大きくなる。また、熱伝導の時間スケー

ル tcondも半径によって大きく違い、中心ほど短くなる。銀河団中心における tcond

は、

tcond = 3.3 × 108(
Te

108K
)−5/2(

n0

103cm−3
)(

Rc

0.25Mpc
)2(

lnλ

40
)yr (2.17)

となる。ここで n0は中心での陽子の密度である。位置 rが r > 2Rcの場合、rでの
伝導時間は銀河団中心に比べて 100倍近く長くなり、銀河団の外側部分では伝導の
効果はほんのわずかになってしまう。よって銀河団内では中心ほど温度揺らぎは早
く消え外側ほどゆっくりになる。また、銀河団内に磁場が存在すると tcondは一層長
くなる。
クーロン衝突の組合せは, 電子同士の衝突、イオン同士の衝突、電子とイオンの

衝突 が考えられるが、この中で電子とイオンの衝突は起こり続ける時間スケールが
最も長い。つまりこの時間が電離平衡に達するまでの時間となる。これを teqとす
ると、

teq = 6 × 108(
Tg

108K
)3/2(

ne

103cm−3
)−1yr (2.18)
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となる。これは銀河団の年齢や cooling time tcと比べて短いので、加熱もしくは冷
却現象が生じていない限り ICMは電離平衡状態にあると考えられる。

2.3 銀河団プラズマの擾乱

2.3.1 背景

ICMはX線放射によって熱エネルギーを失い冷えるはずである。その時間スケール
は cooling timeとよばれ先のセクションで述べた通りである。この cooling time, tcool

は、銀河団の年齢 (tcluster ∼ 1010yr)と比べると、銀河団の中心部では tcool < tcluster

となり、ICMガスは冷え切っていることが予想される。また、tcool = tcluster(1010yr)

となる半径を cooling radius Rcoolと呼ぶが、Rcoolはこの半径より内側では cooling

が起こっていることを示す重要なパラメータである。Rcool以内では、放射によって
ICMの温度が低下し周囲の ICMとの間に圧力差が生じる。するとRcoolでの圧力を
連続に保つために周囲から中心へ ICMが流れ込む。銀河団中心ではこのような内向
きの冷却流 (cooling flow)が生じていると考えられ、これを cooling flowモデル (CF

モデル)という。このCFモデルは多くの cD銀河団において、ごく中心部で温度が
急激に低下し輝度が巾乗で高くなることをよく説明するものとして、広く受け入れ
られてきた。しかし、ASCA衛星、Chandra衛星、Newton衛星の観測によって確立
された銀河団の描像は CFモデルと矛盾するものであった。矛盾点としてはまず第
1にガスの流入量 (CF Rate)は CFモデルの予想より∼ 1桁小さく大量の低温ガス
の存在を示す証拠は得られなかった。第 2に低温ガスによる超過吸収や輝線放射は
ないことが分かった。そして第 3 に、中心の温度はCFモデルが予想する 1keV以下
より有意に高く、銀河団によっては中心の数 10kpcで温度が一定となり下げ止まり
が見られた、といった点である。しかし、銀河団中心の温度と密度を考えると、放
射冷却が起こっていることはもっともらしく、そのために銀河団中心には未知の加
熱源の存在が示唆される。加熱の候補として cD銀河に付随するAGNジェットによ
る加熱や熱伝導や音波による加熱など幾つか提唱されているが、どれもまだ決定的
な解決には至っておらず、CF問題として関心を集めている。これら加熱源の候補の
中に興味深いものとして、磁化した ICMの乱流に伴うエネルギー供給がある。これ
は中心の cD銀河は静止しているのに対し、他のメンバー銀河は激しく動きまわり
ICMの磁場をかき乱すため、磁力線のつなぎかえが起こり、その時に ICMに熱エ
ネルギーを与えるというものである。磁場を横切る熱伝導は無視できるので、磁場
の存在は高温成分と低温成分の共存という観測事実を説明することができ、実際に
電波観測によりその証拠が得られている。また別の観点として、ICMの乱流が電子
を Fermi加速的に加速させることも報告されていて、ICMの乱流が新しい粒子加速
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のモデルとしても注目されている。こうした事から、実際に銀河団の中心付近にお
いて何らかの擾乱起きてその中に乱流が生じているかどうかを調べることは興味深
い研究と言える。

2.3.2 乱流

ICMは高温プラズマ状態であるので、その状態を流体として記述できる。その際
ICMの粘性を考慮しなければならない。粘性応力Fvisの式は次のように表される。

Fvis = η(∇2v +
1

3
∇∇ · v) (2.19)

ここで ηは動粘性度である。この ηが ICMの粘性を表す。ICMに磁場のない状態で
1種類のイオンからなるプラズマを仮定すると、動粘性度は次のように近似できる。

η ≈ 1

3
mini〈vi〉rmsλi

≈ 5000g cm−1s−1(
Te

108K
)5/2(

lnΛ

40
)−1 (2.20)

ここでmi、ni、〈vi〉rms、λiはそれぞれ、イオンの質量、数密度、平均ランダム速度、
平均自由行程である。動粘性度は温度に強く依存し密度とは独立である。しかし、
粘性度は主に電子ではなくイオンを扱っており、粒子の質量に左右される。
粘性度が分かればレイノルズ数Reを記述できる。レイノルズ数とは、流体力学

において流れを特徴づける最も重要な無次元のパラメータであり、この値が大きい
時乱流になりやすい。流れの速度を v、対象のスケールを lとするとRe ≡ ρgvl/η と
定義できる。また、次のように書く事もできる。

Re ≈ 3M(
l

λi

) (2.21)

式中のMはマッハでありM ≡ v/csと定義される。csは音速である。Reを ICMで
考えると銀河団の大きさが lとなるので l = 0.5 − 3.0Mpcとなり、λiは式 (2.14)の
通りである。よって、Reは数 100程度となる。中心部では温度が低い分Reはより
大きな値となる。このように ICMはレイノルズ数が非常に大きいため乱流になりや
すい状態であると考えられる。
擾乱が発生した時、それが乱流であるかを知るために乱流の統計的な性質を知る

必要がある。生じた乱流が等方一様性乱流であると仮定する時、古典的な考え方で
ある kolmogorovの-5/3乗則を当てはめる事ができる。これは乱流のエネルギース
ペクトルにおける関係式であり、以下の通りである。

E(k) = Ckε
2/3k−5/3 (2.22)
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この中でCkとは無次元の定数であるKolmogorov定数という。kは波数である。乱流
は低波数でエネルギーを注入され、そのエネルギーはより高い波数へ輸送される。そ
して十分高い波数では、乱流のエネルギーは粘性によって散逸される。Kolmogorov

は、エネルギー注入の波数と粘性散逸の波数の間に、慣性領域とよばる領域があり、
その領域では単位質量あたりのエネルギー変換率 ε

ε ∼ d

dt

v2

2
∼ v2(

v

L
) ∼ v3

L

と波数 k だけが系を特徴付けるとした。この慣性領域内では粘性を無視できエネ
ルギー変換率 εは一定であると仮定する。慣性領域内において、式 (2.22)は成立す
る。-5/3乗則は仮定には幾つか矛盾点を含んではいるものの実験的には支持を得て
いる法則となっている。これは、流体の速度による運動エネルギーのエネルギース
ペクトルに基づいている。これをガスの圧力揺らぎに対してスケーリングを行なっ
た式が以下のようになる

Ep(k) = Cpε
4/3k−7/3 (2.23)

圧力は速度の 2乗に近似できるために圧力のスペクトルは ICMに乱流が生じている
事の判定にも用いることができる。

2.4 本研究の目的

本研究は、X線輝度のイメージから密度ゆらぎのスペクトル解析を行なうことに
よって銀河団中心部の ICMの擾乱の兆候を調べ、ICMの加熱機構や粒子加速機構に
おける情報を得る事を目的とする。特にそのための解析手法の確立を目指した。その
ために視野は狭いものの他と比較にならないほど優れた空間分解能 0.5秒角の性能を
もつChandra衛星のX線輝度のイメージを用いて解析を行なった。また、2005年に
当研究室が開発に携わった硬X線検出器HXDを搭載したX線観測衛星ASTRO-E2

が打ち上げられ、精密な観測が行なわれる事によって、銀河団の磁場と乱流による
ICMの加熱を含む、銀河団の加熱機構全体の解明が期待されている。本研究はその
前情報となるであろうと考えられる。
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第3章 X線観測衛星「Chandra」

3.1 Chandra衛星の概要

X線観測衛星Chandra(Chandra X-ray Observatory:CXO)は、1999年 7月 9日に
NASAのスペースシャトル「コロンビア」により打ち上げられた。周回軌道はバック
グラウンドの低減や地球による食を避けるため、近地点 10000km、遠地点 140000km

の楕円軌道を成し、周期 64時間をもって運行している。現在は SAO(Smithonian

Astrophysical Observatory)によって管理運営されており、今なお多くの観測データ
を送り続けている。

Chandraの特筆すべき点は非常に優れた位置分解能とエネルギー分解能である。
それらは以前の衛星と比較しておよそ 10倍の性能をもっている。
観測装置である AXAF(Advanced X-ray Astrophysics Facility)には高性能 X線

望遠鏡である High Resolution Mirror Assembly(HRMA)が搭載されている。この
HRMAは point spread functionの半値幅が 0.5秒角以下であり、高いイメージン
グ能力を実現させている。その焦点面にはX線 CCDカメラ ACIS(Advanced CCD

Imaging Spectrometer)とマイクロチャンネルプレートHRC(High Resolution Cam-

era)の２つの検出器が配置されている。また、2つの高分解能分光器であるHETG、
LETGも搭載している。AXAFはこれらで構成されている。

図 3.1: Chandra衛星の外観図
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3.2 High Resolution Mirror Assembly (HRMA)

金属の屈折率はX線領域の光子になると 1よりわずかに小さくなってしまう。そ
のために入射角を∼ 1◦以下にすることで X線を全反射させて集光する。よって、
MRMAの構造は 4層の同心薄膜状の鏡を前後に配置したものとなっており、入射X

線を 2回反射させて集光するものとなっている (図 3.2)。この構造はWolter Type-I

とよばれ、前方ミラー (paraboloid;Pn)は放物面、後方ミラー (hyperboloid;Hn)は双
曲面となっている。図 3.3はHRMAの構造図である。4層の鏡は外側から 1,3,4,6と
IDが付けられている。表 3.1に HRMAの基本性能を示す。角分解能が非常に優れ
ている事が分かる。角分解能とは点源からX線が入射した時の角度広がりの事であ
る。HRMAでは、鏡の表面研磨の精度の向上によって、0.5秒角というX線望遠鏡
において過去最高の角分解能を達成した。

図 3.2: Wolter Type-I 望遠鏡の摸式図

図 3.3: HRMAの構造図

13



Optics Wolter Type-I

Mirror coatings Iridium

Mirror outer diameters (1,3,4,6) 1.23,0.99,0.87,0.65 m

Mirror lengths (Pn or Hn) 84 cm

Total length(pre-collimator to post-collimator) 276 cm

Unobscured clear aperture 1145 cm2

HRMA mass 1484 kg

Focal length 10.066 ± 0.002 m

PSF FWHM (with detector) 0.5 arcsec

Effective area:

@ 0.25 keV 800 cm2

@ 5.0 keV 400 cm2

@ 8.0 keV 100 cm2

Ghost-free field of view 30 arcmin dia

表 3.1: HRMA の基本性能

3.2.1 有効面積

入射 X線の反射率は、入射角度のみならず、入射エネルギーにも強く依存する。
そのためHRMAの有効面積は 1145cm2となっているものの、実際の反射鏡の有効
面積は入射エネルギーによって変化する。図 3.4に on-axisでの入射エネルギーと
有効面積との関係を示す。この図から分かるように、外側のミラーの方が有効面積
は大きいが、より高エネルギーのX線に対しては内側のミラーの方が有効である。
HRMAは多層構造をなすことにより、∼10 keVまでの X線の集光を可能にしてい
る。2keV付近にみられる、有効面積の急激な変動は蒸着しているイリジウム (Ir)の
M-edgeによるものである。off-axisについては、5つの入射エネルギーに対して角度
と vignettingの効果による有効面積の変化を図 3.5に示した。

3.2.2 Point Spread Function

望遠鏡の位置決め精度や表面研磨の精度によって、点源を望遠鏡に入射させても
イメージはある程度の広がりをもってしまう。この広がりを表す関数として point

spread function (PSF)がある。HRMAのPSFは ray-trace計算によりシミュレート
されている。PSFを表す指標の一つに encircled energy fractionがある。これはイ
メージの中心からある半径内において PSFを 2次元積分したものであり、半径内
に入射 X線の何割が反射するかを表す。on-axisの点源を入射させた時の encircled
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図 3.4: On-axisでのHRMAの有効面積の
エネルギー依存性。高エネルギー側ではイ
リジウムの反射率が低下するために、有効
面積が小さくなる。

図 3.5: Off-axisの角度に対する有効面積
の変化。縦軸の有効面積は各エネルギーの
on-axisでの値で規格化。

図 3.6: On-axisの点源に対する encircled

energyの半径分布。半値幅の平均は 0.5秒
以下である。

図 3.7: Off-axisの角度に対する encircled

energyの 50%、90%が入る半径の変化。

energy をエネルギー別にプロットしたものを図 3.6に示した。また off-axisの場合で
は、角度が大きくなるとPSFは広がり、各半径での encircled energy は減少する (図
3.7)。これは望遠鏡の 4層のミラー間の光行差や焦点面の違いによるものである。
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3.3 Advanced CCD Imaging Spectrometer (ACIS)

CCD(charge coupled device)は、-100◦C程度まで冷却し熱雑音を抑えることに
よって、フィルムより高感度の画像素子となる。また、高エネルギー分解能のX線検
出器でもある。Chandraに搭載されているCCD検出器のACISも動作温度を-90∼-

120◦Cに設定することにより高精度の位置分解能とエネルギー分解能を同時に実現
している。
図 3.8、図 3.9は ACISの全体像と CCDの摸式図である。図 3.9のように ACIS

は 4枚のチップを 2×2に正方配置した ACIS-Iと、6枚のチップを 1×6に直列配置
したACIS-Sの全 10枚のCCDで構成されている。ACIS-Iは主にイメージングに用
いられ、ACIS-Sはイメージングのほか、HETGと合わせて使うことにより回折像
を読み出すことができる。ACISには前面照射 (front-illuminated;FI)型と背面照射
(back-illuminated;BI)型の 2種類のCCDが用いられている。BI型はFI型と比べ構
造が単純なため、低エネルギー側での検出効率が向上している。ACIS-S1,S3の 2枚
がBI型であり、他の 8枚のCCDは FI型である。ACISの基本性能は表 3.2の通り
である。

3.3.1 検出原理

CCDはシリコン (ケイ素;Si)でできた固体のデバイスである。CCDの表面は電極
によるゲート構造をしており、これがピクセルの大きさを決めている。表面の電極
に電圧が印加されると電極下に空乏層ができ、ケイ素のギャップエネルギーである
1.1eVより高エネルギーのX線が入射すると、そこで光電吸収を起こす。光電吸収
によって空乏層に生成された光電子は、電極にかけられた電圧により作られた電場
によってゲート表面に移動する。この間に光電子は別の Si原子と衝突を起こし、最
終的には入射エネルギーに比例した数の電子による電子雲を形成する。また、電子
雲は入射場所の最近傍の電極に集められる。電極に与えられた電圧が信号として読
み出される。

CCD自体は、イメージを作る Imaging Sectionと情報を蓄積するFramestore Sec-

tionから構成されている (図 3.9)。Imaging Section は入射 X線にさらされるのに
対し、Framestoreは遮蔽されている。ACISでは以下のような手順で読み出しを行
なっている。(1)Imaging Section を一定時間、露光する。(2)露光がおわると電荷は
∼40msで Framestore Sectionに高速転送される。(3)Framestore Sectionの電荷が読
み出される間に、Imaging Sectionでは次の露光を行なう。
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図 3.8: ACIS の全体写真
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図 3.9: ACISのCCDの模式図 (aimpointはACIS-S3の “+”とACIS-I3“x”の位置)
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CCD format 1024 × 1024 pixels

Pixel size 24 microns (0.492±0.0001 arcsec)

Array size 16.9×16.9 arcmin; ACIS-I

8.3×50.6 arcmin; ACIS-S

On-axis effective Area 110 cm2 0.5keV

(frontside illumination) 600 cm2 1.5keV

40 cm2 8.0keV

Quantum efficiency > 80% (3.0–5.0 keV)

(frontside illumination) > 30% (0.8–8.0 keV)

Quantum efficiency > 80% (0.8–6.5 keV)

(backside illumination) > 30% (0.3–3.0 keV)

Charge transfer inefficiency FI:∼ 2 × 10−4; BI:～1 × 10−5

System noise < ∼2 electrons (rms) per pixel

Max readout-rate per channel ∼ 100 kpix/sec

Number of parallel signal channels 4 nodes per CCD

Pulse-height encoding 12 bits/pixel

Event threshold FI:38 ADU (∼ 140 eV)

BI:20 ADU (∼ 70 eV)

Split threshold 13 ADU

Max internal data-rate 6.4 Mbs (100kbs × 4 × 16)

Output data-rate 24 kbps

Minimum row readout time 2.8 ms

Nominal frame time 3.2 sec

Allowable frame time 0.3 to 10.0 s

Frame transfer time 41 μsec (per row)

Point-source sensitivity 4×10−15 ergs cm−2s−1

(in 104sec,0.4-6.0 keV)

Detector operating temperature -90 to -120 ◦C

表 3.2: ACISの性能
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3.3.2 位置分解能

ACISの on-axisイメージにおける位置分解能は、HRMAの性能に依存せず、CCD

のピクセルサイズによってのみ決まる。表 3.2のとおりACISの位置分解能は∼0.492

arcsec (24.0 μm)である。ACIS-I3またはS3のaimpointにX線が入射した時、1.49keV

では 4ピクセル (∼2.0arcsec)以内に、6.4keVでは 5ピクセル (∼2.5arcsec)以内にX

線の 90%が入る。

3.3.3 エネルギー分解能

CCDの中でX線の光電吸収によって生じる電子-正孔対の数は入射X線のエネル
ギーに比例する。そのために電子-正孔対の数を測定できれば、入射 X線のエネル
ギーがわかる。よってエネルギー分解能は電子-正孔対の数収集に伴う統計的ゆらぎ
と、読み出し回路や増幅器などの電子回路ノイズのゆらぎによって決定される。X

線のエネルギーをE、光電吸収で生じた電子-正孔対の数をNeとする。このとき、E

とNeには以下の関係がある。

Ne =
E

ω
(ω ∼ 3.65 eV/e−)

式中の ωは 1組の電子-正孔対を生成するのに必要なエネルギーである。上式より、
電子-正孔対の生成数の統計ゆらぎは、

σ2
N = F × Ne = F × E

ω
(F = 0.135; Fano因子)

となる。。Fano因子は結晶構造により異なり、ACISで用いられている Siの結晶で
は F = 0.135となる。回路ノイズのゆらぎを στ とすると、エネルギー分解能は、

ΔE

E
(FWHM) = 2.35 ×

√
σ2

τ + σ2
N ∼ 2.35

√
σ2

τ +
FE

ω

となる。回路ノイズのゆらぎは στ は、電子-正孔対の数の統計ゆらぎ σN に比べて非
常に小さいので (στ << σN)、実際のエネルギー分解能は以下のように表される。

ΔE

E
∼ 2.35

√
0.499 × 10−3keV

E

図 3.10に FI型とBI型のエネルギー分解能を示す。BI型のほうが FI型にくらべ
幾分悪くなっている。Calibrationの結果, ACISではFe輝線 6.7keVにおいて∼2%の
エネルギー分解能を達成している。
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図 3.10: FI型CCD (実線)とBI型CCD (点線)のエネルギー分解能。

ところが、FI型のCCDは打ち上げ後に分解能が著しく劣化した。その原因はほ
ぼ 1か月の間、ACISをHRMAの焦点に置いたまま放射線帯を通過していたために、
低エネルギー陽子 (∼100-200keV)が集められて入射したことによる CCDの損傷で
あった。その後は対策がとられ、放射線帯通過時はACISはHRMAの焦点から外さ
れることになり、以後ACISに大きな損傷は生じていない。一方、BI型CCDにおい
てはほとんど放射線損傷は見られなかった。本論文では BI型の CCD(ACIS-S3)に
より取得したデータを用いている。

3.3.4 バックグラウンド

ACISでの観測においてバックグラウンドには X-ray background と non X-ray

background がある。X-ray backgroundは全天から一様に放射されている宇宙X線
背景放射 (cosmic X-ray background;CXB)である。一方、non X-ray backgroundは
光子などの中性粒子間の相互作用によって生成されたものを含めた荷電粒子に由来
するものやACISやその他の機器に内在している放射性同位体による放射によるも
のである。

The non X-ray background

ACISにおいて non X-ray backgroundは、HRMAの前後両方にあるカバーを閉
じることにより外部からの X線を遮蔽して測定する。それによって、ACISやその
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周りの機器からの X線バックグラウンドがわかる。実際行なわれた測定は、ACIS

を-90◦Cで動作させ、FI型のチップが放射線損傷によりエネルギー分解能が劣化す
る以前に行なわれた。その結果を図 3.11に示す。この図は standard gradeのイベン
トに対するFI型とBI型のCCDにおけるバックグラウンドのスペクトルである。FI

型CCDでのバックグラウンドは∼2–9 keVでほぼ一定である。それに対してBI型
では、∼6 keVより高エネルギー側でカウントの上昇がある。また、∼0.5 keV以下
でのカウントの上昇もBI型チップのほうが顕著である。

図 3.11: HRMAのカバーを閉じた状態での、BI型のS3チップ (左)とFI型のS2チッ
プ (右)のバックグラウンド。

The total background

HRMAを開口し宇宙から X線が入射するようにすると、non X-ray background

に加えて、CXBと荷電粒子によるバックグラウンドも検出されるようになる。CXB

は銀河系外の点源からのX線放射の重ね合わせであると考えられており、長時間の
観測 (∼100 ksec)を行なうことによりある程度点源に分解できる。しかし、広がった
天体の観測時にはバックグラウンドとなる。一方、十分な運動量をもった荷電粒子
は、荷電粒子を除去するための磁石でも曲げることができないため、焦点面に集め
られてしまいバックグラウンドになる。これらのバックグラウンドのスペクトルは
視野内に明るいX線源が存在しない領域の観測で取得できる。図 3.12は得られたFI

型、BI型 CCDによる全バックグラウンドのスペクトルである。比較のために non

X-ray backgroundもプロットしてある。
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図 3.12: ACISのBI型の S3チップ (左)と FI型の S2チップ (右)の全バックグラウ
ンドと non X-ray backgroundのスペクトル。
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第4章 解析結果

4.1 解析対象の銀河団について

銀河団中心部の ICMの空間分布の詳細をイメージより解析するには、十分な光子
数を得る必要がある。そのため、近くてX線で比較的明るい銀河団を選んだ。また、
ICMの状態に関する情報として銀河団温度があるが、この温度と密度ゆらぎの関係
を調べるために温度 3.7-10keVの広い範囲で選び、5つの銀河団の解析を行なった。
また過去の観測によって知られている各銀河団の基本的性質を表 4.1に、またこれ
らの銀河団の観測ログを表 4.2に示す。

cluster z kT Lx reference

name (keV) (erg/s)

A2199 0.0309 4.22±0.06 2.5×1044 1,2

Hydra A 0.0522 3.71±0.14 3.3×1044 1,2

A2029 0.0766 8.3±0.2 1.97×1044 1,3

A478 0.0882 6.40±0.25 1.6×1045 1,2

Ophiuchus 0.0280 10.0±1.5 2.0×1045 1,2

1:A.C.Edge et al. 1992; 2:H.Matsumoto et al. 1999;

3:S.Molendi et al. 1999;

表 4.1: 解析に用いた銀河団の基本的性質

cluster observation R.A. Dec. observating exposure

name ID (J2000) (J2000) date time (sec)

A2199 498 16:28:45 +39:33:10 1999-12-11 19165

Hydra A 576 09:18:06 -12:05:27 1999-10-30 24099

A2029 891 15:10:54 +05:45:50 2000-04-12 20067

A478 1669 04:13:26 +10:26:11 2001-01-27 42941

Ophiuchus 3200 17:12:26 -23:23:25 2002-10-21 51181

表 4.2: 解析に用いた銀河団のChandra観測ログ
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4.2 イメージ解析

銀河団を輝度イメージを見ると、中心で明るく輝いていて、外側に向かって暗く
なっていくように見える。Chandra以前の衛星ではその分布は球対称と見られてい
たが、Chandra衛星の観測によって多くの銀河団には輝度にむらがあり非対称な分
布をしていることが明らかになった。

Chandra衛星によって高空間分解能のイメージを取得できるようになったことか
ら銀河団の中心付近の分布について精密な解析を行なえるようになった。本論文で
はこの優れたイメージをもとに解析を行なった。解析手法は一般的な銀河団である
A2199を用いて確立を試みた。解析手順を簡単に述べる。まずX線の輝度分布を調
べた。次に soft(0.7-1.5keV), mid(1.5-3.0keV),hard(3.0-6.0keV)の 3つのエネルギー
バンドのイメージを作成した。そして 2次元の高速フーリエ変換を行ない、X線輝
度の波数スペクトルを作成して調べた。ここではその手法と結果について述べる。

4.2.1 Fast Fourier Transformation (FFT)

フーリエ変換

フーリエ変換を行なうことにより、ゆらぎの波数スペクトルを知ることができる。
フーリエ変換,逆変換の式は、

F (k) =

∫ ∞

−∞
f(x)e−i2πkxdx (4.1)

f(x) =
1

2π

∫ ∞

−∞
F (k)ei2πkxdk (4.2)

である。実際のデータは離散量であるので実際には有限級数形式のフーリエ変換で
ある離散フーリエ変換を行なう。

Fk =
N∑

n=0

fne−i 2πkn
N (k = 0, 1, · · · , N − 1) (4.3)

fn =
1

N

N∑
k=0

Fke
i 2πkn

N (n = 0, 1, · · · , N − 1) (4.4)

式 (2.10)より輝度は密度の 2乗に比例するので輝度でのゆらぎが分かれば、密度ゆ
らぎの情報を得ることができる。
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FFT

フーリエ変換をそのまま行なうと膨大な計算を行なうことになり、非常に時間が
かかってしまう。そこでフーリエ変換を高速に行なうために考案されたアルゴリズ
ムが高速フーリエ変換 (Fast Fourier Transformation;FFT)である。N個の数値か
らなるデータをフーリエ変換するにはN2回の計算が必要であったが、FFTならば
N log(N)回の計算で済ませることができる。これは 512× 512ピクセルのイメージ
を FFTするとき本来の約 0.5%の時間で計算できることを意味する。

4.2.2 X線輝度分布の波数スペクトル

今回解析を行なうにあたって 2次元の FITS形式のイメージを読み込んで FFTを
おこない 2次元の波数空間のイメージを出力するプログラムを作成した。この波数
空間のイメージの半径分布をとることによりゆらぎのスペクトルを作った。このと
き、入力する輝度のイメージにおいて 2以下のカウントのピクセルがあまりに多い
場合、ポアソンゆらぎが大きくなって本来知りたいゆらぎが見えなくなるのでビン
ニングを行ない各ピクセルがある程度の値をもつようにした。今回は 512×512ピク
セル (∼ 256×256 arcsec2)のイメージに対して 8ビンまとめをおこない 64×64ピク
セルのイメージに変換して行なった。図 4.1はA2199のX線輝度イメージを 3エネ
ルギーバンドに分けて、8ビンまとめしたイメージである。そのピクセルの値の分布
が図 4.2である。soft,mid,hardそれぞれのバンドで大体 8,5,3カウントのピクセルが
多く、ポアソンゆらぎは sotfで 1√

8
,midで 1√

5
, hard成分で 1√

3
に抑える事ができてい

る。これをFFTした作ったイメージが図 4.3であり、これを半径方向 k =
√

k2
x + k2

y

の分布をとって波数スペクトルにしたものが図 4.4である。

図 4.1: 8ビンまとめ後の A2199の X線イメージ。左から 0.7-1.5keV、1.5-3.0keV、
3.0-6.0keV。1辺は 256秒であり、64×64ピクセルである。
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図 4.2: A2199 の 8 ビンまとめ後の 1 ピクセルのカウントの分布。左から 0.7-

1.5keV,1.5-3.0keV,3.0-6.0keV。横軸がピクセル値。縦軸がピクセルの数

図 4.3: A2199のFFT後のイメージ。波数空間の 2次元イメージになっている。フー
リエ変換の特性で分布は対称性がある。左から 0.7-1.5keV,1.5-3.0keV,3.0-6.0keV。

図 4.4: A2199のX線輝度分布の波数スペクトル。左から 0.7-1.5keV,1.5-3.0keV,3.0-

6.0keV。
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4.3 Simulation

実際のデータの中からゆらぎの情報を得るには、既に特性が分かったゆらぎモデ
ルと比較する方法がある。ゆらぎモデルを仮定して、それを用いて計算でゆらぎの
スペクトルは予想することができるがポアソンゆらぎやバックグラウンド、exposure

mapの効果を取り入れるのは困難である。そこで、本論文では、シミュレーション
によって特性の決まったゆらぎを含む銀河団を再現し観測と同様の条件を取り入れ、
実データと同じように解析して結果を比較することにした。

4.3.1 Exposure Mapによるイメージの補正、Backgroundの考慮

Chandra衛星のACISの同じCCDチップ内であっても入射場所や入射エネルギー
によって検出効率が異なってくる。そのため有効面積に量子効率をかけた exposure

mapを使って各ピクセルのカウント数を補正しなければならない。exposure map

は CIAO2.3パッケージのソフトウェアを用いて作成する。exposure mapは実際の
エネルギー分布に合わせたものを作り使用した。図 4.5はシミュレーションで用い
たACIS-S3に softバンド 0.7-1.5keVのX線が入射した時の exposure mapの全体イ
メージである。この exposure mapの解析部分を抜き出し 8ビンまとめしたものを
FFTした時のスペクトルは図 4.6のようになった。このように exposure mapで補正
しないと図 4.6ようなスペクトルをゆらぎと間違えてしまう。
また、バックグラウンドを考慮する必要がある。具体的な方法は、バックグラウ

ンドのデータを、解析しているイメージと同じ大きさ、同じ領域で抜き出し、同じ
ビン数でビンまとめをしてバックグラウンドのイメージを作成し、これを輝度分布
のイメージに加えることで行なった。図 4.7はA2199softバンドのバックグラウンド
のイメージである。これも exposure mapと同様に解析領域を取り出し 8ビンまとめ
して FFTしたところ、図 4.8のようになった。バックグラウンドはフラットな分布
なので、FFT すると δ関数のようになっている。この成分もゆらぎと間違えるので
バックグラウンドを考慮しなければいけない。

図 4.5: A2199の softバンド 0.7-1.5keVで
の exposure map。囲みが解析範囲。 図 4.6: 左図の exposure mapの解析領

域を FFTした時のスペクトル。27



図 4.7: A2199の softバンド 0.7-1.5keVで
の解析領域のバックグラウンド 図 4.8: 左図のバックグラウンドをFFT

した時のスペクトル。

4.3.2 βモデルによる銀河団の平均的な放射分布のシミュレーション

βモデルによって銀河団の輝度分布のシミュレーションを試みた。そのために必要
なパラメータは実際のイメージの輝度分布をβモデルでフィッティングし導出した。
まず、観測データからバックグラウンドを差し引いたものを exposure mapでACIS

のCCDチップ上の位置による検出感度の違いを補正して輝度分布を作成した。cD

銀河の位置を中心にとり、0.5-9.0keVのエネルギーバンドのデータを用いた。このよ
うにして作成した銀河団のデータから得た輝度分布に対してβモデルフィットを行
なった。βモデルは式 (2.10)にあるように、コア半径 rcとβ、そして normalization

が freeパラメーターであり、normalizationから中心の数密度を求めることができる。
A2199での輝度分布のフィッティングの結果を図 4.9に示す。各銀河団の各パラメー
タの値は表 4.3のようになった。この rcとβより式 2.10,式 2.2から 3次元の半径輝
度分布関数が得られる。これに r2をかけたものを確率分布関数とし、この確率分布
に従う乱数を振る事で半径位置を定め、別の乱数を振って θ, φの各角度を決めた。
そしてそれを 2次元方向に投影して実際の観測データのようにする。これらはC言
語のプログラムを作成し行なっている。乱数を振るための関数に rand関数があり、
これを用いた。rand関数は指定した最大値までの間で疑似乱数整数を返す関数であ
り、乱数の種を入力する事で異なった乱数を振る事ができる。シミュレーションで
は乱数の種に現在時を入力する事により毎回異なった乱数を振るようにしている。
こうしてシミュレーションのイメージを作成し、実際のデータの輝度分布と比較

して正しく再現できているかを確認した。総カウント数は 3%以内の誤差で再現し
た。ところが、図 4.10のように、βモデルでは完全に輝度分布を再現する事ができ
なかった。中心で大きくずれているが、これはβモデルのフィッティングで中心の
超過を再現できなかったためである。また外側の分布も実際のものより低くなって
しまった。これらのズレがゆらぎと区別できなくなることは避けたいので、別の手
法をとることにした。
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図 4.9: A2199の表面輝度分布。‘+’が
観測データ、破線がβモデ ルである。

normalization rc β

(count/s/arcsec2) (arcsec)

A2199 0.739E-03±0.985E-05 26.25±0.503 0.40±0.001

A478 0.121E-02±0.104E-04 23.37±0.212 0.51±0.001

A2029 0.159E-02±0.150E-04 23.69±0.244 0.49±0.001

Hydra A 0.177E-02±0.228E-04 12.35±0.162 0.44±0.001

Ophiuchus 0.943E-02±0.103E-02 0.1213±0.213E-01 0.27±0.2E-03

表 4.3: βモデルのフィットパラメータ

図 4.10: A2199softバンドでのβモ
デルによるシミュレーションと実際
のデータの輝度分布の比較。赤がシ
ミュレーション。黒が実際のデータ

図 4.11: A2199softバンドでの de-

projectionによるシミュレーションと
実際のデータの輝度分布の比較。色
は左図と同様。

29



4.3.3 deprojectionによる輝度分布を用いたシミュレーション

βモデルによる輝度分布ではうまくいかなかったので、ここでは実際のデータの
輝度の半径分布から deprojectionという手法で銀河団の 3次元半径輝度分布を求め
た。銀河団は 3次元の広がりをもっているが実際の観測データは２次元の情報であ
り、視線方向に積分されて投影 (projection)されたデータを見ていた。ここで球対
称を仮定すれば 3次元でどの半径の部分が投影された時にどの 2次元の半径になる
のか予測できる。詳しくは、appendixで述べるが、この方法ではβモデルなどによ
らずにX線の 3次元輝度分布を求めることができ、先節で述べたようなデータとモ
デルの違いといった問題はなくなると思われる。
シミュレーションでは、まず deprojectionの結果から得た銀河団の平均 3次元放

射分布関数を作り、それを確率分布とする乱数を振って 3次元の各ピクセルにカウ
ントを加えてゆき、それを 2次元に投影することで銀河団を作った。前と同じよう
に完全に輝度分布が再現できているかを確認した。図 4.11は前と同様A2199の soft

バンドでの実際のデータとシミュレーションの比較である。多少のずれはあるもの
のβモデルによるものより大きく改善された。よって再現できているとして、この
deprojectionによる輝度分布を用いたシミュレーションを使って解析を進めていく
ことにした。
図 4.12はA2199のシミュレーションのイメージである。このイメージにはポアソ

ンゆらぎ以外のゆらぎは含まれていないので、A2199のシミュレーションにおいて
総カウントを 1桁ごとに変えたイメージをFFTすることにより波数スペクトルに対
するポアソンゆらぎの効果の大きさを調べた。その結果、スペクトルに生じた変化
は図 4.13の通りである。波数の大きいところで横ばいになっているが、カウント数
が少ない時はそれが支配的になっている。つまりこれがポアソンゆらぎによるスペ
クトルであることが分かる。ポアソンゆらぎはカウントがまばらなところでたくさ
ん発生して細かいゆらぎを作り出していることが考えられる。この図からはイメー
ジ解析においてポアソンゆらぎの効果が無視できないほど大きいことがいえる。
実際のデータはバックグラウンドやACISの exposure mapの効果を含んでいる。

それでその分をシミュレーションに加えなければならない。hard,mid,softの各エネ
ルギーバンドでの exposure mapを作成し、各バンドの exposure mapの最高値 tmax

でその各ピクセルの値を割ることでイメージ上の検出効率を求め、それをシミュレー
ション銀河団のイメージに掛けあわせた。その後、バックグラウンドのイメージを
足しあわせた。つまり、各ピクセルで銀河団のシミュレーションの値を ci、バックグ
ラウンドの値を bi、exposure mapの値を tiとすると、補正後の各ピクセルの値は、
ci

ti
tmax

+ bi となる。これによってゆらぎを含まない銀河団のシミュレーションは完
成した。
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図 4.12: A2199のsoftバンドの輝度分布のシミュ
レーションのイメージ。 図 4.13: シミュレーションによる総カウント数に

対するポアソンゆらぎの効果の比較。カウント
数は上から黒:102,赤:103,緑:104,青:105,黄:106,

紫:107。

ゆらぎの発生

ここまでは、ゆらぎを含まないほぼ理想的な銀河団の輝度分布をシミュレートし
てきた。そこで次に、実際の銀河団にゆらぎが存在することを確認し、そのゆらぎ
がどのようなものであるかを知るために、ゆらぎを含む銀河団のシミュレーション
を行なった。ここでは 3次元のゆらぎは波数 k =

√
k2

x + k2
y + k2

z に対してよく用い
られる f(k) ∝ k−αの形を仮定した。このゆらぎは実空間では各ピクセル (x, y, z)に
対して以下の式で表される。

δ(x, y, z) =

N∑
i

N∑
j

N∑
k

k−α
ijk sin

(
(
2π

N
kix + δi) + (

2π

N
kjy + δj) + (

2π

N
kkz + δk)

)
(4.5)

ここで、ki = i− 2
N

(i = 0, 1, · · · , N)、kijk =
√

k2
i + k2

j + k2
k である。また、δi, δj , δk

は各波数成分 ki, kj , kkに対する位相である。この 3つの位相は各 i, j, kごとに乱数を
用いて 0 ∼ 2πでランダムに選んだ。こうして発生させた3次元のゆらぎ δ(x,y,z)を先
に作った 3次元の放射分布B(x,y,z)に加えて、3次元の銀河団輝度分布関数C(x,y,z)
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を作る。具体的には δ(x,y,z)の最大値を δmaxとすると、

C(x, y, z) = (A
δ(x, y, z)

δmax

+ 1) × B(x, y, z) (4.6)

として、Aを用いて銀河団の分布の何パーセントの大きさのゆらぎを持つかを設定
できるようにした。次に、上で作った 3次元輝度分布を確率分布とし、それに従っ
て乱数をふって 3次元位置を選びカウントをとってゆらぎの 3次元分布とした。こ
れを 2次元に投影してゆらぎを含んだ銀河団をシミュレートした。さらに exposure

mapを考慮し、バックグラウンドを加えて実際のデータと条件をそろえた。
ゆらぎの効果を知るために、ゆらぎを含むシミュレーションをゆらぎの大きさA

を変えて幾つか作成し、そのイメージを FFTしてX線放射分布の波数スペクトル
を作って比較した。その結果が図 4.14である。ゆらぎの大きさが変わっているはず
であるが、その効果が見えていない。これは、大半を占めるβモデルのスペクトル
成分によってゆらぎの成分が埋もれてしまっているためであると考えられる。

図 4.14: 輝度分布のイメージをそのまま FFTする方法でゆらぎの
大きさを変えた時のスペクトルの違い。ゆらぎの大きさの比は赤:3,

緑:5,青:7,黄:8.2,紫:8.5,水色:9である。大きな差は見えていない。
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4.3.4 ゆらぎのみを取り出したスペクトル解析

輝度のイメージをそのままFFTしたのでは、スペクトルをシミュレーションのも
のと比較した時にゆらぎの効果がよく見えないことが分かった。それで手法を少し
変え、ゆらぎだけを取り出して FFTすることにした。
ゆらぎだけを取り出したいのだが、§4.3.2でも述べたようにポアソンゆらぎの効

果が大きく無視できない。とはいえビンまとめをすると細かいスケールのゆらぎ自
体が消えかねない。それでなるべくビンまとめをせず、かつポアソンゆらぎをでき
るだけ小さくするため、十分なカウントが得られる銀河団中心部の大きさ約 1分角
× 1分角という狭い領域を解析した。

Chandra衛星のACISのイメージは 1ピクセルが 0.5秒角なので 128×128ピクセ
ルのイメージを使った。つまり 64×64arcsec2 の領域である。まず３つのエネルギー
バンド、soft(0.7-1.5keV),mid(1.5-3.0keV), hard(3.0-6.0keV)でのイメージを 2ビン
まとめをして作る。2ビンまとめであれば soft,midバンドでは比較的十分なカウン
トが得られ、ゆらぎも消える心配もない。しかし、hardバンドは 2ビンまとめでも
カウントが小さく 0カウントのピクセルが優位になってしまった。それで hardは 4

ビンまとめで解析を行なうことにした。これらのイメージで銀河団中心からの半径
riでの平均カウント n(ri)を求め、各ピクセルでのカウント nijについて

nij − n(ri)

n(ri)

を計算してゆらぎとした。図 4.15は取り出されたゆらぎのイメージである。このゆ
らぎを先と同様に FFTしてゆらぎのスペクトルを作成した。各銀河団のスペクト
ルは図 4.16の通りである。まず、ゆらぎのイメージについては softバンドでは各銀
河団で大きなゆらぎがはっきりと見られる。しかし、hardバンドではイメージから
ゆらぎがある事を確認する事は難しい。これは総カウント数自体が少なく分布がま
ばらであるために見えていないと思われる。ゆらぎのスペクトルについては softで
は低波数側において傾きをもった分布が見られ、高波数側にいくほど平坦な分布に
なっている。また、softバンドより hardのほうが平坦な分布をしている事が分かる。
それでこの平坦な成分がポアソンゆらぎの成分であり、低波数側に解析したいゆら
ぎの成分が見えていると思われる。それを確かめるために、また見えてきたゆらぎ
の特性を知るためにもシミュレーションを行ない比較、考察を行なった。
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図 4.15: 各銀河団から取り出したゆらぎのイメージ。左から 0.7-1.5keV,1.5-

3.0keV,3.0-6.0keVである。上から A2199,A478,A2029,Hydra A,Ophiuchusである。
3.0-6.0keVでは4ビンまとめで32×32ピクセルになっている。1辺が64arcsecである。
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図 4.16: 各銀河団のゆらぎのスペクトル。
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実際のデータが銀河団中心部の 64×64arcsec2の領域の 2ビンもしくは 4ビンまと
めに変わったのでそのイメージの輝度分布を deprojectionして作成し、4.3.3と同様
にゆらぎも含めた銀河団 2次元放射分布を作り、そこからデータで行なったのと同
じようにゆらぎをとりだした。その結果、A2199の softでスペクトルは図 4.17のよ
うになった。ゆらぎの２つのパラメータはゆらぎを特徴付ける式 4.5の αと、ゆら
ぎの大きさを示す式 4.6のAの値であるが、図 4.17ではそれぞれα=1.9,A=1.6であ
る。ここでは同じA,α に対して異なる乱数でシミュレーションを行ない、同じパラ
メータの時の乱数の振り方による誤差を調べた。スペクトルに誤差が生じるのは、
乱数が変わるとゆらぎの形が変わり、銀河団の形も微妙に変わってくるためである。
見た通り誤差はかなり大きいといえる。また、ゆらぎを含まない時 (A=0)は図 4.18

の通りである。これも同じパラメータで 3つのスペクトルをプロットした。ゆらぎ
がある図 4.17と比較するとは波数の小さい成分の値が小さくなっている。左図では、
ここにゆらぎの成分が現れていることが分かる。

図 4.17: A2199の softバンドでのゆら
ぎのシミュレーションで α=1.9;A=1.6

のときのスペクトル。同じパラメータ
での 3回のシミュレーションの結果。誤
差が大きいことが分かる。

図 4.18: A2199の softバンドでのシミュ
レーションでゆらぎを含まないときのス
ペクトル。
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4.3.5 実データとの比較

シミュレーションの結果と実際のデータとの比較を行なった。データと最も合う
α,Aの求め方を述べる。64×64ピクセルのシミュレーションは結果が出るまでに２
時間以上かかってしまうため、まず数分間で結果が出せる 32×32ピクセルのイメー
ジのシミュレーションを行った。αの値を大まかに 1,2,3と変えて実際のスペクトル
に近い波形を目で見て探し、その後Aの値を変えてスペクトルの波高をあわせ、そ
れからまたαの値を小刻みに調整し、それに併せてAの値も調節した。Aの値が大
きくなってくると輝度分布に大きく影響してくるのでそのズレが大きくならないよ
うな値を同時に探した。実データに近い結果が出たなら、乱数を振り方による誤差
を考慮して最低 3回は同じパラメータでシミュレートし、どれも実データに近い結果
が出た場合に、その時のパラメータをベストフィットパラメータと仮定して、2ビン
まとめの 64×64ピクセルのシミュレーションを行なった。これも３回行ない実デー
タと近い結果かを確認し、もし大きくずれていたならパラメータを調節して再びシ
ミュレーションを行ない、比較した。このようにして最も合うα,Aを決めていった。
結果を表 4.4に示す。
図 4.21、4.22は輝度分布のイメージである。向きを考えなければ実際のイメージ

とかなり近い分布を再現できているといえる。そして半径輝度分布は図 4.23のよう
になった。中心では大きくずれているものがある。その原因が幾つか考えらる。ま
ず温度を一定と仮定して 3つのエネルギーバンドで同じ deprojectionのデータを用
いている。しかし、ここで温度分布があるとエネルギーバンドごとに輝度分布が異
なる。解析を行なった銀河団はCooling flow銀河団であり、中心ほど温度が低い。そ
の影響が出ている。エネルギーバンドごとに deprojectionを行なう必要があったと
いえる。さらに、ゆらぎの大きさがA∼2となっているが、これはもとの輝度の最大
２倍もゆらぐことを意味しており、中心ではピクセル数が少ないためにこのゆらぎ
が見えやすくなっていることも輝度分布が中心であっていない原因のひとつである。
次にゆらぎのスペクトルについて比較する。実際のデータとのスペクトルの比較

は図4.24である。これから分かる通り、完全な一致を得ることはできなかった。hard

バンドではカウント数が少ないためやはりポアソンゆらぎが優勢となってしまって
いて、ゆらぎがあるということしか議論できないと思われる。Ophiuchusの softバ
ンドで最も良い一致を得た。逆に最もズレが大きく、シミュレーションで適当な値が
見つからなかったのはA2199であった。各銀河団のシミュレーションでのゆらぎの
パラメータは似たような値となった。softバンドで α=1.6-2.55;A=1.85-1.9、midバ
ンドではα=1.5-2.48;A=0.96-1.7、hardバンドではα=1.7-2.7;A=0.26- 0.5であった。

αとAのエラーについて考える。シミュレーションの回数を重ねることができな
かったため目視によって大体のものを定めた。Aを固定して αを幾つかの値に変え
てシミュレーションをし、スペクトルを重ねて大体どの値までなら許容範囲である
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かを見た。それに用いたスペクトルが図 4.19である。また、αを固定してAの値も
同様にしてエラーを調べた。それに用いたスペクトルが図 4.20である。hardバンド
についてはポアソンゆらぎが大きいのでエラーは議論しなかった。A2029は誤差の
範囲ではあるものの全体的にαが他より大きくAの値が小さくなっている。hardバ
ンドではカウント数が少ないために αの効果よりもAのほうがスペクトルに影響し
ているようである。

cluster 0.7-1.5keV 1.5-3.0keV 3.0-6.0keV

name α A α A α A

A2199 1.6±1.0 1.92±1.0 1.5±1.0 0.96±1.0 2.6 0.26

A478 1.7±0.5 1.9±0.5 1.7±0.5 1.7±0.5 1.7 1.5

A2029 2.55±0.5 1.0±0.5 2.48±0.5 0.9±0.5 2.48 0.5

Hydra A 1.79±0.5 1.9±1.0 1.5±0.5 1.765±0.5 2.47 0.488

Ophiuchus 1.8±0.5 1.85±0.5 1.77±0.5 1.72±0.5 2.4 0.35

表 4.4: 実際のデータと最もよく合うシミュレーションのゆらぎのパラメータ

図 4.19: エラーのための比較のスペク
トル。Aは 1.92で固定。αの値は上か
ら青:5,緑:3,赤:2,水:1.5,黒:1,紫:0.1で
ある。

図 4.20: エラーのための比較のスペク
トル。α=1.6で固定。αの値は上から
緑:3,赤:2,黒:1である。

38



図 4.21: 実際のデータの輝度分布のイメージ。左から 0.7-1.5keV,1.5-3.0keV,3.0-

6.0keVである。上からA2199,A478,A2029,HydraA,Ophiuchusである。
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図 4.22: シミュレーションの輝度分布のイメージ。左から 0.7-1.5keV,1.5-3.0keV,3.0-

6.0keVである。上からA2199,A478,A2029,HydraA,Ophiuchusである。
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図 4.23: シミュレーション (赤) と実際のデータ (黒) の輝度分布。左から 0.7-

1.5keV,1.5-3.0keV,3.0-6.0keVである。
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図 4.24: シミュレーション (赤)と実際のデータ (黒)のゆらぎのスペクトル。左から
0.7-1.5keV,1.5-3.0keV,3.0-6.0keVである。Ophiuchusの softは誤差を示すため αの
値を変えたものもプロットしてある。黄:1、緑:2、青:3である。42



4.4 圧力ゆらぎ

銀河団A2199ではイメージにスムージングを施し、大まかな圧力ゆらぎについて
も調べた。圧力分布を作るには式 (2.4)から分かるように温度分布と密度分布が必要
である。それで温度分布、密度分布、圧力分布と順々に作成していった。その中で
スムージングは「csmooth」というCIAO3.1の toolを用いて行なった。この節にお
いてイメージとはスムージングを行なったものを指すものとする。
温度分布はまず、エネルギーバンドを soft 成分 (0.5-2.0keV) と hard 成分 (2.0-

6.0keV)でイメージを作りそれぞれ対応するピクセル同士でカウントの比をとった。
それが図 4.26である。銀河団中心付近では soft成分が多いことがよくわかる。次に
温度 (0.5-10.0keV)の熱制動放射のスペクトル分布を Chandra で観測した時に得ら
れる soft側 (0.5-2.0keV)と hard側 (2.0-6.0keV)のカウントの比を Chandraのレス
ポンスから計算して温度に対してプロットしたものが図 4.25である。これを多項式
で近似することで関数化し、それを用いて hard成分のイメージと soft成分のイメー
ジの比を温度分布に変換した。その結果が図 4.27である。T≥10keVの部分 (外側
の黒い部分)はここでは有意ではないため切り取ってある。中心の青い部分では T

< 4keVであり、最低でT ∼ 1.5keVである。
輝度分布は密度分布の 2乗と近似できるので、全エネルギー範囲で輝度分布のイ

メージを作成し、それぞれのピクセルのカウントの 2乗根をとって密度分布のイメー
ジとした。図 4.28のような分布になった。そして温度分布と密度分布の積から圧力
分布のイメージを作成した (図 4.29)。圧力は非対称に分布していて、むらがあるこ
とがわかるが重力に対する圧力勾配のためにゆらぎが見えにくいので圧力勾配を消
すためさらに、圧力分布を各半径 1ピクセル幅で平均した値で各ピクセルの値を割っ
た。図 4.30がそのイメージであるが、やはり大きなむらがみられた。

図 4.25: hard/softのカウントレート比と温度の関係
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図 4.26: A2199の hard/soft比のイメージ

図 4.27: A2199の温度分布のイメージ
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図 4.28: A2199の密度分布のイメージ

図 4.29: A2199の圧力分布のイメージ
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図 4.30: A2199の圧力むらの分布
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第5章 Discussion

ゆらぎの検出

今回の解析で銀河団内で ICMに密度ゆらぎがあることが確認された。0.7-1.5keV

の softバンドで、最も細かいスケールで 5kpcの細かいゆらぎが 10%程度あるよう
にみえる。図 4.24のスペクトルでゆらぎとしての有意な情報は波数が 6辺りまでで
見えている。これは、A2199,Ophiuchusなどの近い銀河団では、ゆらぎのスケール
として∼5kpcに相当する。A=1.5を仮定するとゆらぎの大きさは 式 4.5,4.6より、
A×6−1.5 ∼0.1となりおよそ 10%となる。P.Schueckerらによる Newton衛星のデー
タ解析では z=0.0231と非常に近い銀河団であるCOMA CLUSTERで 5kpcほどの
スケールのゆらぎが報告されている。本研究の解析でそれと同程度のゆらぎが見え
ていることになるが、本研究で解析した銀河団の方が数倍遠いことを考えると、こ
のChandra衛星による高空間分解能での解析によってより小さいスケールのゆらぎ
の観測が可能であると言える。
また、今回はスペクトルの波形まで詳細に調べられるほど、データの光子統計が

なかったものの、波数に対するスペクトルのべき乗指数 αはだいたい、1.7±0.5程
度となることが分かった。シミュレーションを繰り返してポアソンゆらぎによる誤
差が確定してくるなら精度がもう少し向上すると思われる。

ゆらぎの起源

ゆらぎが見られることから、ゆらぎの起源が必要となる。考えられる候補として
乱流によるものと、構成銀河やジェットと ICMの相互作用の 2つが挙げられる。乱
流を挙げる根拠は、指数値が等方一様乱流を特徴付ける kolmogrovスペクトルの値
である-5/3と大体一致することである。しかし、密度ゆらぎとしてのスケーリング
やパワースペクトルとしてエネルギーのことは一切考慮しておらず、現段階では直
接的な関連性を議論することはできない。しかし、何らかの関係があるなら興味深
い結果である。一方、構成銀河やジェットと高温プラズマの相互作用については、
それらのスケールがゆらぎのスケールに近いことが挙げられる。銀河のスケールは
10kpcほどである。銀河が運動したり、ジェットの放出があるなら ICMに擾乱が生

47



じ、同程度のゆらぎが見られることは十分考えられる。

今後の課題

今回の解析方法でエラーの評価は目視で行なったために、精度に大きな問題があ
る。今後ゆらぎの性質までを解析するにはより正確な誤差評価が不可欠である。そ
のためには、シミュレーションの試行回数を増やし、χ2統計評価などの統計数値的
なエラー評価を行なう必要がある。またゆらぎが存在する事をより確かな結果とす
るために、実際の銀河団に見られる球対称からのずれの影響を考慮し、可能な限り
ゆらぎと間違える要因をなくす必要がある。また、銀河団プラズマのゆらぎの起源
を知るためにも、ICMの運動の情報として最終的には圧力ゆらぎのスペクトル解析
を行ないたい。そのためには温度ゆらぎについても解析する必要がある。これら３
つが主な今後の取り組むべき課題である。

Conclusions

本卒業研究では、ゆらぎの解析方法をある程度確立でき、５つの銀河団から softバ
ンドでα ∼1.7±0.5のゆらぎをおよそ５ kpcのスケールで検出できた。ゆらぎの大き
さはA∼1.9±0.5より 10-17%程度であることがわかった。今後、より正確な誤差の考
慮やシミュレーションの再現性をさらに高めること、また圧力ゆらぎの解析を目指す
ことにより、銀河団X線プラズマに見られる擾乱を解明し、ついではCooling Flow

問題の加熱源の解明にもつながる成果が期待できるであろう。
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Appendix

光学的に薄くひろがった物体を観測する際には、視線方向に積分された放射を測
定していることになる (式 2.11)。その結果、実際の観測データは 2次元情報しか
持たないため、3次元空間に変換したデータを扱う必要がある。球対称な場合の３
次元放射プロファイルを、特別なモデルに依存せずに用いることができる技術を、
Deprojection解析とよぶ。この解析法は、銀河団からのX線放射に対して用いられ
るようになった (Fabian et al.1980、Fabian,Hu,Cowie,＆Grindlay 1981)。本研究で
は、片山 (katayama 2003)、池辺 (Ikebe et al.2004) による解析法を用いている。

Deprojection解析の概要図を図 5.1に示す。銀河団を球対称な天体であると仮定
し、N 個の同心円球殻それぞれの領域から放射されるスペクトルを考える。ここで、
3次元空間における各パラメータの添字を i、2次元空間における各パラメータの添
字を jとする。3次元空間でのN個の同心円球殻のうち、i番目の球殻における放射
率を ei、視線方向に沿って放射率を積分して得られる 2次元空間に投影された j番
目のリングからの輝度を Sj とすると (図 5.1左)、eiと Sj は以下の関係式で表すこ
とができる。

Sj =

N∑
i=j

Vijei (5.1)

ここで、Vijは j番目のリングの半径と j番目の球殻の半径とで囲まれた領域の体積
である (図 5.1右)。Vijは幾何学に次のように書き表すことができる。

Vij = 4
3
π[(r2

i+1 − R2
j )

3/2 − (r2
i+1 − R2

j+1)
3/2 − (r2

i − R2
j )

3/2 + (r2
i − R2

j+1)
3/2] (i ≥ j)

= 0 (i < j)

(5.2)

ここで、ri、ri+1は i番目の 3次元球殻における内側、外側半径、また、Rj、Rj+1

は j番目の 2次元リングにおける内側、外側半径である。片山、池辺による解析法
では、最外殻球殻よりも外側の領域でのX線放射は無視できるという仮定のもとに
式 5.2を導き出している。
式 5.1は以下のような行列式で書き表すことができる。
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⎛
⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎝

S0

S1

.

Sj

.

SN−1

⎞
⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎠

=

⎛
⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎝

V00 V01 ... V0j ... V0N−1

0 V11 ... V1j ... V1N−1

. . .

0 0 ... Vij ... ViN−1

. . .

0 0 ... 0 ... VN−1N−1

⎞
⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎠

⎛
⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎝

e0

e1

.

ei

.

eN−1

⎞
⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎠

S = V · e (5.3)

式 5.3より、V−1を求めることで eを導出することができる。つまり、観測デー
タによる Sと式 5.2で計算される Vを用いることで、銀河団各領域における放射率
の 3次元情報 eを求めることができる。

e0
e1
e2
e3

eN-1

S0
S1
S2
S3

SN-1

e0 e1

e2
e3

en-1

S0
S1
S2
S3

SN-1

e2e3 eN-1

V00V10V20V30VN-10

V11V21V31VN-11

図 5.1: Deprojectionの概要図
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