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概 要

宇宙最大の自己重力系である銀河団は、宇宙の組成や構造進化の情報を色濃く残している。そのため銀河

団を観測することは、宇宙論の研究において重要である。本研究ではすばる望遠鏡の Hyper Suprime-Cam

Subaru Strategic Program (HSC SSP) 領域にある 22個の重量級銀河団を、XMM-Newton衛星で観測し

たＸ線データを用いて、暗黒物質を含めた銀河団の全質量の導出を目指す。

XMM-Newton衛星に搭載されているＸ線望遠鏡は視野も有効面積も広いので、銀河団のような拡がった

天体の観測に適している。銀河団からのＸ線放射は熱的制動放射と輝線放射であり、これらを観測すること

により銀河団ガスの温度分布および表面輝度分布がわかり、そしてガスの静水圧平衡を仮定することで銀

河団の全質量が求まる。解析には拡がった天体の解析に特化したソフトウェアパッケージ Extended Source

Analysis Software (ESAS)を使用した。ESASは比較的新しいツールなので、それを検証するために導出

した温度分布を、ESASを用いた銀河団カタログ Snowden et al.,(2008)と比較した。その結果、使用した

望遠鏡応答関数の更新による違いを考慮すれば、温度分布はよく一致するので、ESASを用いた銀河団デー

タ解析手法を検証できた。

本論文では 22個の銀河団のうち、手始めにMCXC J1311.5-0120およびMCXC J0106.8+0103の銀河

団の解析を行った。銀河団中心から同心円状に円環で領域を指定し、各円環のスペクトルを全領域で同時

フィットすることでバックグラウンドモデルを制限しつつ、温度分布を作成した。またイメージから半径

方向の表面輝度分布を 5個のエネルギー帯域で作成し、β モデルを仮定した表面輝度分布でフィットした。

その結果、MCXC J1311.5-0120は平均して 8.94 keV、MCXC J0106.8+0103は 3.65 keVとなり、MCXC

J1311.5-0120に関しては一般的な銀河団ガスの特徴である銀河団中心から外側になるにつれて温度が上が

り、およそ 36.09 arcsecでピークを持って再び下がる温度分布が見られた。また βモデルのフィットに関し

ては、MCXC J1311.5-0120は 5個のエネルギー帯域において、平均してコア半径 37.8 arcsec、β ∼ 0.66、

MCXC J0106.8+0103はコア半径 20.8 arcsec、β ∼ 0.67となった。

今後は、より現実的に合うモデル、例えば表面輝度分布をVikhlinin et al. (2006)のモデルで、温度分布

はMazzotta et al. (2004)のモデルでフィットして、得られたパラメータから銀河団の全質量を導出する。そ

して残りの 20個の銀河団に対して、同様の解析を行い、質量を求めて、重力レンズによる質量と比較する。
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第1章 序論

1.1 研究背景

我々の宇宙は、冷たい暗黒物質による階層的構造形成モデルに基づけば、初期の密度揺らぎを種にして

小さな構造が最初にでき、より大きな構造がより後に形成されることが知られている。現在の宇宙は銀河

群や銀河団が互いに結びついて、フィラメント構造やボイド構造などの大規模構造を形成している。大規

模構造を形成している天体の中で、最大の自己重力系である銀河団はごく最近に形成されていることから、

線形性を保っており宇宙論を研究する上で理想的な観測ターゲットになっている。特に銀河団の質量関数は

宇宙論パラメータに敏感であり、銀河団の質量を求めることは宇宙論にとって有益であることが言える。

銀河団は数百から数千にもおよぶ銀河の集まりであり、その放射機構は多岐に渡っている。そのため、銀

河団は可視光や電波、およびＸ線と多波長の電磁波で観測される。可視光領域では銀河団中の個々の銀河か

らの光が観測され、Ｘ線領域では銀河団全体に拡がる光学的に薄い高温ガスからの熱的制動放射と輝線放

射が観測される。また、電波領域では磁場中の荷電粒子によるシンクロトロン放射や SZ効果による放射も

観測される。

銀河団のカタログは広範囲の撮像が可能な可視光およびＸ線による観測によって作られてきた。古くは

可視光の写真乾板による観測から作られたエイベルカタログやＸ線では ROSAT衛星のＸ線観測から作ら

れた RXCなどがあり、観測機器の性能の向上に伴い経年変化してきた。本卒論執筆時である 2016年は可

視光およびＸ線の広範囲サーベイによって、今までにない大量の銀河団が観測され、銀河団カタログの過渡

期であると言える。

ハワイ島マウナケア山約 4200 mの山頂にあるすばる望遠鏡の新主焦点大高視野カメラ HSCを用いた

可視光銀河サーベイ、Hyper Suprime-Cam Subaru Strategic Program Survey (HSC SSP Survey)が 2014

年度より進行中である。すばる望遠鏡は、8.2 mの 1枚鏡による高い集光能力を持ち、約 0.7秒程度の高い

シーイング条件にある世界最高性能の望遠鏡の 1つである。新主焦点カメラは、視野 1.5平方度と広く、1

度に効率よく天域を観測することができる。HSCによる、約 300晩に及ぶサーベイにより、1400平方度の

領域を約 26等の限界等級で、5バンド観測することができる。この広視野サーベイにより合計で約数万個

以上もの銀河団を発見することが期待されている。これらの銀河団の全質量を求める手段として、弱い重

力レンズを用いる方法がある。弱い重力レンズは背景銀河の像の歪みを観測することによって、銀河団の力

学状態の仮定なしに質量を求めることができるため、質量測定における有力な手段の 1つである。また同

領域は、プリンストン大学によるAct-Pol電波サーベイによるスニアエフ・ゼルドビッチ効果による銀河団

カタログや高温ガスの圧力情報が系統的にもたらせる。

また将来的な計画としては、Ｘ線銀河団探査による宇宙論パラメータの制限を目的とした eROSITAに

よるＸ線サーベイがある。eROSITAの打ち上げは 2017年を予定しており、このＸ線サーベイによる銀河

団の観測にはいくつかの制約がある。このサーベイにより得られるデータのほとんどは積分時間が短いた

め、静水圧平衡質量の測定に十分な光子数を得ることができない。そのため、X線で得られる光度やガス
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質量などの銀河団ガスの物理量にスケーリング関係を適用することで、間接的に質量を求める。また、十分

な光子数が得られた銀河団の質量の導出には静水圧平衡を仮定する必要があり、静水圧平衡の妥当性の検証

なくしては銀河団の全質量を正確に求めることができない。よって、eROSITAによる銀河団における宇宙

論の研究にはスケーリング関係の構築と静水圧平衡の妥当性の研究が必要不可欠である。

1.2 研究目的

本研究では HSCサーベイ領域にある既知の重量級銀河団 22個を、XMM-Newton衛星によって行われ

たＸ線観測データを用い、系統的に銀河団ガスの温度・密度プロファイルおよび静水圧平衡質量の測定を行

うことを主目的にする。HSCサーベイの初期段階で、既知の重量級銀河団の系統的な観測結果をもたらす

ことは、サーベイ計画において非常に重要である。また、今後 HSCサーベイから得られた弱い重力レンズ

情報や、銀河の可視光データを組み合わせ、銀河団のスケーリング関係や静水圧平衡質量の妥当性の検証

など、銀河団を用いた宇宙論研究において重要な役割を演じると考えられる。

我々は HSCサーベイのコンプリートサンプルである重量級銀河団を、eROSITA衛星では到達できない

深い積分時間で観測し、十分なフォトン数を得る戦略を採用する。これにより、数が少ないものの、高い質

を持つＸ線、弱い重力レンズ、光学、スニアエフ・ゼルドビッチ効果 (電波)のデータが揃い、新たな時代

の研究の先駆けになりうる。

また eROSITAでは、大量の銀河団が見つかると期待されるものの、その多くが質量の小さい銀河群や

銀河団であるだけでなく、X線データの質は本研究よりも劣る。そのため eROSITAを用いたサイエンス

は個々の銀河団ではなく、複数の銀河団を集めたスタッキング解析が主流になる。このように、本研究は

eROSITA時代のサイエンスと相補的であり、重要な研究であると言える。
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第2章 銀河団の物理

2.1 銀河団とは

銀河団とは数Mpcにも拡がる数百から数千もの銀河の集合体であり、宇宙最大の自己重力系である。銀

河団の質量組成は、占める割合の多い順にダークマター、高温ガス、星で構成される。表 2.1にそれらの平

均的な質量比を示す。

表 2.1: 銀河団の組成
成分 質量比

ダークマター 約 85%

高温ガス 約 13%

星 約 2%

銀河団は広範囲の領域が重力崩壊することでできた天体であり、その力学的構造変化および冷却に必要

な時間スケールは宇宙年齢とほぼ等しいため、宇宙の組成およびその構造進化の情報を多分に残している

と言える。それらを観測から得るためには銀河団を多波長で観測する必要がある。

可視光では銀河団銀河は離散的に分布しているため、個々の銀河団の明瞭な形状を観測することは難し

く、個々の銀河の光度、形態、色、形状についての情報が得られる。また可視光による撮像により、背景銀

河の形状の歪みを測定することによって、銀河団の全質量を求めることができる。これは重力レンズ効果と

言われ、一般相対性理論に基づく強い重力場での時空の歪みによる光路の曲がりである。この効果を統計

的に扱うことで歪みの小さい場合においても適用できる弱い重力レンズ効果は銀河団の力学状態の仮定に

よらず全質量を測定することができる。

Ｘ線では高温ガスからの熱的制動放射および輝線放射が観測される。Ｘ線観測からは高温ガスの密度、

温度および重元素組成が得られ、さらに静水圧平衡を仮定することで重力質量を求めることができる。高

温ガスは銀河団全域に拡がっており、宇宙の平均密度および温度に比べて高い。§2.2で述べるが高温ガスか

らのＸ線放射は密度の 2乗および温度の平方根に比例するので、中心部が明るい。

現在の銀河団の観測的研究は、Ｘ線、重力レンズ、可視光、電波などの多波長のデータを組み合わせた

多波長研究が行われている。

2.2 高温ガスからの放射

　高温ガスからの放射は多岐にわたっており、主に熱的なものと非熱的なものに分かれる。Ｘ線で観測

されるのは主に高温ガスからの熱的制動放射および輝線放射が観測される。電波では高エネルギー電子に
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よるシンクロトロン放射、硬Ｘ線では、高エネルギー電子と宇宙マイクロ波背景放射との逆コンプトン散

乱による放射などが観測される。また、高エネルギー陽子と熱的陽子の衝突に伴うカスケード反応の π0崩

壊によって、ガンマ線の波長帯で観測が期待されているが、現在のところ有意な観測は報告されていない表

2.2に高温ガスからの主な放射過程を示す。

表 2.2: 銀河団の主な放射過程。
放射過程 観測波長域

星 黒体放射 可視光

熱的ガス 熱的制動放射 Ｘ線

輝線放射 Ｘ線

高エネルギー粒子 シンクロトロン放射 電波

逆コンプトン散乱 硬Ｘ線

π0 崩壊 ガンマ線

2.2.1 熱的制動放射

熱平衡状態にある粒子の速度分布は、その温度 T で決まるマックスウェル分布に従う。

PM(v)d3v =

(
m

2πkBT

)3/2

exp

(
− mv2

2kBT

)
d3v (2.1)

ここで、mは粒子の質量、kBはボルツマン定数、vは粒子の速度である。高温ガスの主成分は高電離の物

質で構成されているため、個々の電子はイオンのクーロン力によって 2体散乱を起こす。電子と電荷 Zieの

イオンによるクーロン散乱のエネルギー放射率は

ϵrsν =
16πZ2

i e
6

3
√

3c3m2
ev

nenigff(v, ω) (2.2)

で表せる。meは電子の質量、cは光速、vは電子の速度、neおよび niは電子およびイオンの数密度、gff は

gaunt因子と呼ばれる補正係数である。個々のクーロン散乱による放射はマックスウェル分布に従って放射

しているため、エネルギー放射率はクーロン散乱による放射をマックスウェル分布で足し上げることで

ϵffν =

∫ ∞

√
2hpν/me

ϵrsν
dω

dν
PM(v⃗)4πv2dv

=
25πZ2

i e
6

3mec3

√
2π

3kBme
neniT

−1/2
e e−hpν/kBTegff(Te, ν) (2.3)

のように表される。gff(Te, ν)は gff(v, ω)を電子の速度について平均した量である。また、周波数積分およ

びイオンの種類について足しあげることで、熱的制動放射の全放射率が求まる。

ϵff =

∫ ∞

0

ϵffν dν

= Λ(Te)n
2
e erg s−1cm−3 (2.4)
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ここで、銀河団中の水素イオンおよびヘリウムイオンはほぼ完全電離した状態にあるので、数密度は電子

密度に比例することを用いた。Λ(T,Z)は熱的制動放射に対する「冷却関数」と呼ばれ、Te > 2keVではほ

ぼ Λ(Te) ∝ T
1/2
e の温度依存性を持つ。

2.2.2 輝線放射

高温ガスは互いの衝突によって、束縛電子を励起状態へと遷移させる。励起状態にある電子はポテンシャ

ルの安定性を求めるため、低エネルギー準位へと遷移する。その準位間のエネルギー差による放射を輝線と

いう。高温ガスからの輝線放射は鉄や酸素などの重イオンによるものであり、表 2.3のようなものがある。

表 2.3: 高温ガスの主な輝線。
イオン O VIII Mg XII Si XIV Fe XXV FeXXVI

Zi 8 12 14 26 26

E2 − E1 keV 0.65 1.5 2.0 6.7 7.0

特に銀河団の鉄輝線は強く見られ、銀河団の重元素量を決める指標としてよく用いられている。輝線に

よる放射率は

Pline = fline(Te)Zn2
e = Λline(Te, Z)n2

e (2.5)

と表せる。Λline は輝線放射に対する冷却関数である。

Ｘ線で観測されるのは主に以上の 2つの放射であり、図 2.1に銀河団からの 0.3-10 keVのスペクトルを

示す。式 (2.3)における温度の −1/2乗の成分がスペクトルの傾きに対応しており、6-7 keV付近に銀河団

中に存在する Fe 輝線が見られる。

図 2.1: Abell 1795のＸ線スペクトル。6.7 keVの鉄輝線が見られる。
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2.3 表面輝度分布

銀河団はガス粒子の平均自由行程よりも大きな空間スケール、および緩和時間よりも長い時間スケール

を有しているため、流体としてみなすことができる。また、銀河団ガスの構造変化の時間スケールは銀河団

の端から端までを音速で伝達する時間で表せる。

ts =
2R

cs
∼ 2 Gyr

(
R

1 Mpc

)( cs
1000 kms−1

)−1

(2.6)

Rは銀河団の大きさ、cs は単原子理想気体に対する音速である。一方、重力ポテンシャルの変化の時間ス

ケールは自由落下時間として、

tff =

√
3π

32Gρ
∼ 4 Gyr

(
ρ

100ρ̄m(z = 0)

)−1/2

(2.7)

ρ̄m = Ωmρcr (2.8)

で表される。Gは重力定数、ρは全質量密度、ρ̄m(z = 0)は宇宙の平均物質密度である。なお、Ωm は宇宙

の物質密度パラメーター、ρcrは宇宙の臨界密度である。式 (2.6)が式 (2.7)よりも短い時間スケールである

ことは、力学的に落ちついた銀河団では、静水圧平衡が成り立っていることを意味する。よって、

1

ρg

dPg

dr
= −dϕ

dr
(2.9)

が成り立つ。ρg は高温ガスの質量密度、Pg は高温ガスの圧力、rは銀河団中心からの半径、ϕは重力ポテ

ンシャルである。また、気体の状態方程式から圧力の関係式として、

Pg(r) = kBng(r)Tg (2.10)

が成り立つ。ng は高温ガス密度、Tg は高温ガスの温度である。式 (2.9)と式 (2.10)から、

d ln ρg
dr

= − µmp

kBTg

dϕ

dr
(2.11)

が得られる。ここで、µは粒子 1個あたりの分子量、mpは陽子質量であり、温度 Tg は一様であるとした。

銀河は重力ポテンシャルによって束縛されており、同様に、

ln ρG
dr

= − 1

σ2

dϕ

dr
(2.12)

が成り立つことが言える。σは銀河の速度分散であり、1000 km s−1 程度である。ρG は銀河団のメンバー

銀河の質量密度であり、キングプロファイルという経験則に従うことが多い。

ρG ∼ ρKing = ρ0

[
1 +

(
r

rc

)2
]−3/2

(2.13)

rc は密度が一定であるとみなせる半径 (コア半径)である。式 (2.11)と式 (2.12)の比較により、

ρg = ρβG, β =
µmpσ

2

kBTg
(2.14)
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という関係が得られ、式 (2.13)の ρG を代入すると、高温ガスの電子の密度分布は

ne(r) = ne0

[
1 +

(
r

rc

)2
]−3β/2

(2.15)

の式で表すことができ、この式はβモデルと呼ばれる。ここで、ne0は中心の水素密度、βは外縁部でのべき指

数を決めるパラメータであり、それぞれのパラメータはおおよそ ne0 = 10−3 ∼ 10−2 cm−3 、rc = 50 ∼ 200

kpc、β = 0.5 ∼ 1程度の値をとる。図 2.2に Chandra衛星による Abell 1795の観測から求められた密度お

よび質量分布を示す。図 2.2に示すように式 (2.15)の β モデルは半径の増加に伴い密度が減少するような

特徴を表す。

図 2.2: Chandraによる Abell 1795の質量および密度分布 (Vikhlinin et al., 2006)。横軸は銀河団中心から

の距離 (kpc)、縦軸は質量および密度 (M⊙)。赤線が全質量分布およびその密度分布、青線がガス質量分布

およびその密度分布。質量分布は半径が増加するとともに増加し、密度はその反対に減少する。

式 (2.4)に式 (2.15)を代入し、視線方向で積分することで、高温ガスの表面輝度分布が得られる。

S(r) = S0

[
1 +

(
r

rc

)2
]−3β+1/2

(2.16)

S0 = ne0nH0Λ(Te)

√
πrc

4πD2
L

Γ(3β − 1/2)

Γ(3β)
erg s−1cm−4 (2.17)

DL は銀河団までの光度距離、nH0 は中心の水素密度である。

近年の高角度分解能によるＸ線撮像観測により、中心部付近でのクーリングによる密度の立ち上がりが

みられ、これを組み込んだ密度分布のモデルとして、Vikhlininによる

npne(r) =
n2
0(r/rc1)−α[

1 + ( r
rc1

)2
]3β1−α/2

1(
1 + ( r

rs
)γ
)ϵ/γ

+
n2
02[

1 + ( r
rc

)2
]3β2

(2.18)

がある (Vikhlinin et al., 2006)。rc1および rc2はコア半径、β1および β2は外縁部でのべき指数を決めるパ

ラメータ、αは中心部での立ち上がりを決めるパラメータ、ϵは rs 付近でのべき指数を決めるパラメータ、
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図 2.3: β モデル (青)と Vikhlininモデル (赤)の密度分布。Vikhlininモデルは中心付近に立ち上がりが見

られる。

γ は勾配の幅を決めるパラメータである。また、この簡易的なモデルとして、Local Cluster Substructure

Survey (LoCuSS)の研究論文 (Martino et al., 2014)で用いられた、

npne(r) =
n2
0(r/rc1)−α[

1 + ( r
rc1

)2
]3β1−α/2

+
n2
02[

1 + ( r
rc

)2
]3β2

(2.19)

がある。図 2.3に式 (2.15)の β モデルと式 (2.18)の Vikhlininのモデルをプロットした。

2.4 温度分布

式 (2.4),(2.5)からわかるように高温ガスによるＸ線の放射率は温度に依存する。そのため、高温ガスか

らのＸ線を観測することによって温度分布を導出することができる。図 2.4に Chandra衛星による Abell

1795の視線方向に投影した温度の半径分布を示す。図 2.4にあるように、今までの観測から温度は中心で

は低く、外側に行くにつれて上がり、再び下がるような分布を示すことが分かった。

中心付近のクーリングを除いた外側領域での 3次元温度分布の形状を表す関数として、

t(r) =
(r/rt)

−a[
1 + ( r

rt
)2
]c/2 (2.20)

がある。rtはコア半径、aは中心付近のべき指数を決めるパラメータ、cは外縁部におけるべき指数を決め

るパラメータである。また、中心付近のクーリングは、

tcool =
x + Tmin/T0

x + 1
, x =

(
r

rcool

)acool

(2.21)

という関数が観測と一致することが分かっている。ここで Tcoolは r = 0におけるガス温度、T0は中間領域

のフラットな部分の温度、rcoolはクーリングに効いてくる半径、acoolは中心のスロープである。式 (2.20)
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図 2.4: ChandraによるAbell 1795の温度分布 (Vikhlinin et al., 2006)。横軸は銀河団中心からの距離 (kpc)、

縦軸は温度 (KeV)。黒点が観測されたプロジェクション温度、赤線は 3次元温度分布モデルのベストフィッ

ト、青線は視線方向に投影した温度分布モデルのベストフィット。点線はそれぞれの 68%エラーである。

および式 (2.21)から Vikhlininにより求められた関数 (Vikhlinin et al., 2006)として、

T3D(r) = T0tcool(r)t(r) (2.22)

がある。式 (2.22)は 9個のフリーパラメータを持ち、全半径領域における多数の銀河団の温度分布を説明

することができる。

式 (2.20)を 3次元温度分布なので、観測から得られるプロジェクション温度分布に直す必要がある。そ

のためによく用いられる方法として、高温ガスからの熱的制動放射の放射率で重み付けを行う方法がある。

Tew =

∫
Λ(T )npnpTdV∫
Λ(T )npnpdV

(2.23)

ここで、Λ(T )は一般的に T 1/2 に比例する。また銀河団の温度が一様ではなく複雑な構造を成しているこ

とが数値シュミレーションとモック解析による研究でわかったため、より 3次元温度を再現する新しい重み

付けとして、

Tsl =

∫
WT3DdV∫
WdV

(2.24)

W =
npne

Tα
3D

(2.25)

のプロジェクション温度が提案された (Mazzotta et al., 2004)。ここで特徴的なのは、Ｘ線の放射率である

npneT
1/2とは異なる関数を取ることである。このような重み関数を用いた温度をスぺクトロスコピックラ

イク (SL)温度と呼ばれ、数値シュミレーションとそれを用いたシュミレーション観測から、α = 3/4で銀

河団温度をより正確に反映すると考えられている。
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2.5 銀河団の重力質量

2.5.1 静水圧平衡による重力質量の導出

§2.3の議論で銀河団が近似的に静水圧平衡状態にあることがわかった。静水圧平衡の式 (2.9)に半径 r

内の全質量M(r)の作る重力ポテンシャルを代入すると、

1

ρg

∂p

∂r
= −GM(r)

r2
(2.26)

となり、質量M(r)について整理すると、

M(r) = − r2

Gρg

∂p

∂r
(2.27)

となる。ここで、
∂p

∂r
=

p

r

d ln p

d ln r
(2.28)

と式変形すると、

M(r) = − r

G

p(r)

ρg(r)

d ln p(r)

d ln r
(2.29)

となり、また、熱的ガスのみが圧力に寄与していると仮定すると、p = ρgkBT/(µmp)となるのである半径

rに含まれる全質量M(r)は、

M(r) = −kBTg(r)r

Gµmp

[
∂ ln ρg(r)

d ln r
+

∂ lnTg(r)

∂ ln r

]
(2.30)

と表される。図 2.2に示したように、当然だが半径の増加に伴い質量も増加する。式 (2.29)より銀河団の

密度分布および温度分布を観測から得ることで、全質量が求まる。

Ｘ線観測から得られる温度は熱的な放射のみしか考慮していないため、静水圧平衡のつり合いの式にお

いて、非熱的圧力を考慮していない。仮に乱流やバルク運動など非熱的圧力が存在すると、質量が過小評価

される可能性がある。銀河団の力学状態を仮定しない弱い重力レンズによる測定はこの非熱的な成分も含

んだ全質量を求めることができる。これら 2つの質量を比較することで、銀河団の静水圧平衡の妥当性を検

証することができる。今までの研究から静水圧平衡質量MXと弱い重力レンズ質量MWLの平均的な比は、

MX/MWL ≃ 0.9 ∼ 0.95 (2.31)

程度になることがわかっている (Smith et al., 2016)。また Astro-H/SXSにより、銀河団中心部の乱流やバ

ルク運動が直接観測されると期待されている

2.5.2 スケーリング関係

スケーリング関係とはある 2つの物理量の相関を表したものである。銀河団のスケーリング関係は  LX

や銀河団ガス質量Mgas、銀河団ガス温度 Tgas、SZ効果による放射エネルギー YSZ、メンバー銀河の数、銀
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図 2.5: Mass function calculatorで計算した質量関数。質量関数は Sheth,Mo&Tormen(2001)の関数を用

いた。

河光度、弱い重力レンズによる質量MWLなどの物理量の相関である。高い精度のスケーリング関係を構築

することで間接的に銀河団の全質量を求めることができる。観測時間の限界から、発見されたほとんどの

銀河団で静水圧平衡質量や弱い重力レンズ質量を測定することは難しい。そのため限られた銀河団に対す

るスケーリング関係を構築することにより、与えられた観測量から銀河団の質量を推定することが可能にな

る。このためスケーリング関係の研究は銀河団の各構成要素の物理状態の関係を知る上だけでなく、銀河団

を用いた宇宙論の研究においても重要な研究テーマである。

2.5.3 銀河団の質量関数

宇宙に存在する天体の個数密度は、密度揺らぎの線形成長解であるプレス・シェヒター関数で簡潔に表

され、これによると質量M からM + dM までの赤方偏移 zにある天体の個数密度は理論から、

n(M, z)dM =

√
2

π

ρ̄m
M

δc(z)

σ2(M)

∣∣∣∣dσ(M)

dM

∣∣∣∣ exp

[
− δ2c (z)

2σ2(M)

]
dM (2.32)

となる。この式は質量関数と呼ばれ、σ2(M)は質量M を含む領域の密度揺らぎの分散、δc(z)は赤方偏移

zまでに天体が形成されるのに必要な密度揺らぎである。観測から銀河団の全質量とその個数を測定するこ

とができれば、質量関数と比較することで宇宙論パラメータに制限をかけることができる。図 2.5は数値

シュミレーションにより導出された質量関数である。
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第3章 XMM-Newton衛星

X-ray Multi-Mirror Mission (XMM-Newton)は欧州宇宙機関 (European Space Agency,ESA)の科学衛

星であり、1999年に打ち上げられ、今も天体を観測し続けている。XMM-Newtonには 3台の X線望遠鏡

が搭載されており、その大きな有効面積および広い視野が活きる拡がった天体の観測に適している。この章

では XMM-Newton衛星の概要および搭載装置の詳細を記述するとともに、他の宇宙 X線観測衛星との性

能比較を説明する。

3.1 概要

XMM-Newtonは 1999 年 12 年 10 日にフランス領ギアナから Ariane 5 ロケットにより、近地点 6000

km、遠地点 115000 km、傾斜角 40 度の楕円軌道上に打ち上げられ、地球を約 48時間で周回し、天体観測

を現時点 (2016年)でも続けている。XMM-Newtonには 3台のＸ線望遠鏡および 1台の可視光・紫外線望

遠鏡 (Optical Monitor; OM)が搭載されていて、総重量 4000 kg、全長 10 mの大型の天文衛星である。

図 3.1: XMM-Newton衛星の概略図 (Jansen et al., 2001)

Ｘ線集光望遠鏡は３台の同等のＸ線反射望遠鏡と、それらの各焦点面にEuropean Photon Imaging Camera

(EPIC)と呼ばれるＸ線 CCDカメラを配置し、焦点距離は 7.5 mである。EPICは 2種類のカメラから成

り、2台の表面照射型検出器 (MOS)と 1台の裏面照射型検出器 (PN)で構成されている。
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表 3.1: XMM-Newton、Chandra、および「すざく」衛星に搭載されたX線望遠鏡および CCDカメラの性

能比較 (Jansen et al., 2001) (Garmire et al., 2003) (Mitsuda et al., 2007)。

衛星名 XMM-Newton Chandra 「すざく」

検出器名 EPIC-MOS ACIS XIS

エネルギー帯域 0.15–12 keV 0.1–10 keV 0.2–12 keV

視野 30′ 8′ 18′

軌道半径　近地点 13000 km 10000 km 550 km

　　　　　遠地点 120000 km 14000 km 580 km

有効面積 @ 1.5 keV 4650 cm2 600 cm2 1460 cm2

空間分解能 8′′ 0.5′′ 2′

エネルギー分解能 @ 6 keV 130 eV 150 eV 130 eV

通常観測での露光時間 2.6 sec 3.2 sec 8 sec

XMM-Newtonには EPICに加えて、 Reflection Grating Spectrometer (RGS)と名づけられた分散分光

器システムも備えている。MOS検出器とＸ線望遠鏡との間に配置された分光器により、約半分のＸ線が反

射され、その反射Ｘ線を EPICとは別の CCDで測定する。これにより、0.35–2.5 keVのＸ線の高分解能分

光観測を、EPICによる撮像分光観測と同時に行うことができる。RGS および OM のデータは本論文では

扱わないので、詳細な説明は省く。

3.2 性能比較

2000年代には XMM-Newtonの他に、NASA開発の Chandra衛星 (Garmire et al., 2003)および JAXA

開発の「すざく」衛星 (Mitsuda et al., 2007)が地球軌道上に打ち上げられ、天体からのＸ線を観測し、激し

い国際競争を繰り広げた。表 3.1にそれらに搭載されたＸ線集光望遠鏡の性能比較を示す。X線天文衛星の性

能を決める主な指標として、視野、有効面積、空間分解能、エネルギー分解能がある。XMM-Newtonの強み

は他 2つの衛星に比べ、視野の広さと有効面積の大きさの両方を兼ね備えていて、さらに混入点源を特定で

きるほどの空間分解能を持つことである。そのため銀河団のような拡がった天体の観測には、XMM-Newton

が適していると言える。

3.3 X線反射望遠鏡

Ｘ線の物質中での屈折率は 1よりわずかに小さいため、可視光のように屈折レンズによる集光はできな

い。そこでＸ線を数度以下の鋭角に物質に入射させて、全反射させることで集光する。XMM-NewtonのＸ

線反射鏡には臨界角を大きくするため、密度の大きい金をニッケル基盤の上にコーティングしている。この

反射鏡を望遠鏡 1台あたり 58枚ネストし、バームクーヘンのように同心円上に配置することで、広い有効

面積を実現している反射鏡は回転方物面および回転双曲面で構成される Wolter-I型を採用し、2回反射さ

せることにより光軸からはずれた像の収差を小さくしている。MOS および pn 検出器への光路を、図 3.2
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図 3.2: pn検出器に対する望遠鏡の入射Ｘ線の光路。

(XMM-Newton Community Support Team)。　　　

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　

図 3.3: MOSおよびRGSに対する望遠鏡の入射Ｘ線の

光路 (XMM-Newton Community Support Team)。望

遠鏡とMOS検出器の間に分散器が置いてあり、40%の

X線が RGS検出器に、44%がMOS検出器に入る。

および図 3.3にそれぞれ示す。§3.1.1に述べたように、MOSと望遠鏡の間には分散器が置いてあり、集光

された光子はMOSと RGSに半分ずつに分けられる。

光学系の性能は、結像能力および集光能力で主に決定される。結像性能は、鏡の表面の粗さや配置のズ

レにより変化する。光学系の点源に対する応答は、点拡がり関数 (Point Spread Function,PSF)と呼ばれ、

結像性能を示す指標の一つである。XMM-Newtonの光軸で測った PSFは、図 3.4に示したように、5′′ の

半値幅 (FWHM)を持つ。また、半径方向に積分した PSFが図 3.5で入射Ｘ線のエネルギーにあまり依存

せず、全光量の半分が含まれる半径 (Half Power Diameter,HPD)は 14′′である。一方光軸から外れて入射

したＸ線に対する PSFは図 3.6に示したように、光軸からの角度が大きくなるにつれて拡がりは大きくな

り、さらにエネルギーによる変化も大きい。

反射鏡の集光性能を示す有効面積は、図 3.7に示したように、XMM-Newtonでは 1つの望遠鏡あたり、

1.5 keVで 1550 cm2であり、3台合計では 4650 cm2になる。これは、0.1–12 keVで感度を持つＸ線集光望

遠鏡の中で最も大きい。また光軸から外れた有効面積は、光軸に比べて小さくなる。この効果は vignetting

と呼ばれていて、光軸からはずれて入射したＸ線の中には、反射角が大きくなり反射率が低くなるものが

存在するためである。
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図 3.4: MOS1 の光軸における PSF(XMM-

Newton Community Support Team)。実線は

PSF モデルとしてフィットしたキングプロファ

イルを表す。

図 3.5: MOS1 の光軸における PSF の積分値。

40′′ で全エネルギーの 90%が含まれる (XMM-

Newton Community Support Team)。実線、破

線および点線は、それぞれ 1.5 keV、6.0 keVお

よび 9.0 keVでの PSFの積分値を示す。

図 3.6: PSFの拡がりのＸ線入射角依存性 (XMM-

Newton Community Support Team)。縦軸は、

ある入射角度での PSF を 5′ まで積分し、その

90%が含まれる半径を表す。

図 3.7: 望遠鏡の集光面積に、EPICおよび RGS

の検出効率をかけた有効面積 (XMM-Newton

Community Support Team)。2 keV付近に見ら

れるエッジはＸ線反射鏡の Au M吸収端である。
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3.4 Ｘ線CCDカメラ

Ｘ線 CCDカメラは優れた位置分解能とエネルギー分解能を併せ持つ検出器である XMM-Newtonには、

電極構造のある表面からＸ線を入射させるMOS (Metal Oxide Semi-conductor)カメラが 2台と、背面か

ら入射させる pn-CCDカメラ (pn)が 1台搭載されている。表 3.2にそれらの特性を示す。MOS および pn

のエネルギー分解能は中性鉄輝線の 6.4 keVで 150 eVである。

表 3.2: XMM-Newton搭載 EPICカメラの特性 (Turner et al., 2001)(Strüder et al., 2001)。

検出器 EPIC-MOS EPIC-pn

エネルギー帯域 0.15–12 keV 0.15–15 keV

感度 10−14 erg s−1cm−2 10−14 erg s−1cm−2

PSF(FWHM/HEW) 5′′/14′′ 6′′/15′′

ピクセルの大きさ 40 µm 150 µm

エネルギー分解能 70 eV(1 keV) 80 eV(1 keV)

露出時間 2.6 s 73.4 ms

2台のMOSカメラは、それぞれMOS1およびMOS2と名づけられており、各 MOS は 7つのCCDチッ

プから成る。図 3.8左に示すように 1つのCCDチップの周りを 6つのチップが囲むように配置されている。

MOS1 および MOS2 はチップ間のギャップを補うため、互いに 90度回転した状態で搭載されている。1つ

のチップの大きさは 2.5 ×2.5 cmであり、600 × 600のピクセルで構成されている。1ピクセルのサイズは

40 µmであり、1′′.1に対応する。MOS1のうち 2つの CCD ( CCD6 および CCD3 )は 2005年と 2012年

の小隕石の衝突により読み出しに不具合が生じたため、それ以降使えなくなっている。

pnは 12枚のCCDチップから成り、図 3.8右のように配置されている。1つのチップの大きさは 3.0 ×1.0

cmであり、200×64のピクセルで構成されている。1ピクセルのサイズは 150 µmで、4′′.1に対応する。pn

の読み出しは、MOSとは異なり、列ごとに 64口あるので、MOSより信号を早く読み出すことができる。

MOSおよび pnの検出効率を図 3.9に示す。各検出器の厚みは 40 および 300 µmであり、高エネルギー

側では MOS の方が検出効率が低い。低エネルギー側でも、電極側からＸ線を入射する MOS では、それ

による吸収により検出効率が低くなる。

CCDカメラはＸ線だけでなく赤外から紫外までの光子にも反応するため、それらを遮光する必要があ

る。XMM-Newtonでは厚みの異なる 3つのアルミニウムのフィルターを用いる。フィルターの厚みによっ

て低エネルギーＸ線の検出効率が変わるので、観測ごとにフィルターを決定する。

3.5 EPICバックグラウンド

CCDカメラのバックグラウンドは、宇宙放射線や対象天体以外からのＸ線が入ってくることによって発

生する。EPICにおいて、バックグラウンドは主に 2種類に分類され、宇宙Ｘ線起因とそれ以外の宇宙放射

線由来のものに分けられる。それらの詳細な分類を以下に示す。

• 宇宙Ｘ線起因のバックグラウンド (Cosmic Background, CB)
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図 3.8: MOSおよび pn検出器の概略図 (XMM-Newton Community Support Team)。MOSは 7枚、pnは

12枚の CCDから成る。読み出し口の位置は、MOSは各 CCDの一端にあり、pnは両端に一列に並んで

いる。

図 3.9: MOS (左)(Turner et al., 2001)および pn (右)(Strüder et al., 2001)の 0.1 –10 keVにおける量子効

率。0.5 keV付近に Si L、1.8 keV付近に Si K吸収端がある。
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– 宇宙Ｘ線背景放射 (Cosmic X-ray Background, CXB)

– 太陽周辺の局所バブルによる高温プラズマ放射 (Local Hot Bubble, LHB)

– 銀河系周辺ハローからの高温プラズマ放射 (Trans Absorption Emission, TAE)(Kuntz and Snow-

den, 2000)

– 太陽風電荷交換反応による放射 (Solar Wind Charge Exchange, SWCX)

• Ｘ線以外の宇宙放射線によるバックグラウンド

– 低エネルギー陽子による突発的なレート上昇 (Soft Proton Flare, SPF)

– 高エネルギー陽子による静穏なバックグラウンド (Quiescent Particle Background, QPB)

CBは対象天体以外からの宇宙Ｘ線であり、4つの成分から構成される。図 3.10にMOSによるブラン

クスカイの観測から得られたスペクトルおよび 4成分のモデルを示す。図 3.10で幅広いエネルギー帯域で

存在している CXBは、活動銀河核など多数の系外天体からのＸ線の重ね合わせであると考えられており、

全天でほぼ一様に存在する。また、CXBのＸ線スペクトルはべき型関数で表されることが知られている。

次に CB成分の中で多くの割合を占める LHBと TREがある。LHBは太陽系周辺の高温ガスであると考え

られており、星間吸収の受けない光学的に薄い衝突電離プラズマモデルで表される。TAEは銀河系周辺ハ

ローからの放射であると考えられており、星間吸収を受ける光学的に薄い衝突電離プラズマモデルで表され

る。SWCXは太陽風と地球周辺の中性物質との電荷交換反応による輝線放射で、鉄、炭素、酸素およびマ

グネシウムの輝線が支配的である。

宇宙Ｘ線以外によるバックグラウンドは、2つの成分からなる。1つ目の SPFは、100 keV程度の低エ

ネルギー荷電粒子 (主に陽子)が、望遠鏡を経由して検出器に直接入ってくることにより、カウントレート

が急激に上昇するフレア現象を表す。図 3.11にフレアが起きているライトカーブを示す。2つ目のQPBは

静穏なバックグラウンドで、図 3.12に示すように、荷電粒子と検出器およびその周辺物質との相互作用に

より放射される制動Ｘ線や輝線に加えて、0.5 keV以下では検出器起因のノイズが主な成分である。
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図 3.10: MOSで取得したブランクスカイ (Hubble Deep Field)のスペクトル (Snowden et al., 2004)。黒

および赤が観測されたスペクトルで、SWCXを検出している時間帯とそれ以外のデータを表している。実

線は全てモデルで、青が LHBと TAE、緑が SWCX、水色が CXB、ピンク色が装置起因の輝線である。

図 3.11: MOS1の低エネルギー陽子によるフレ

アが起きている MOS1 のライトカーブ (XMM-

Newton Community Support Team)。観測の前

半は静穏なバックグラウンドだが、後半はフレア

の影響を受けている。　　　　　　　　　　　　

　　　　　　　　　　　　　　　　　

図 3.12: MOS1の QPBスペクトル (Kuntz and

Snowden, 2008)。望遠鏡からのＸ線を 1.05 mm

厚さのアルミフィルターで遮光して取得したデー

タ。1.5 keVと 1.7 keVにAl Kα輝線と Si Kα輝

線が見られる。0.5 keV以下のレート上昇は、検

出器起因のノイズが含まれている。
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第4章 解析ソフトウェアパッケージESASの検証

4.1 Extended Source Analysis Software (ESAS)

Extended Source Analysis Software (ESAS) は、XMM-Newtonが観測した拡がった天体の解析に特化

したソフトウェアパッケージである。視野いっぱいに拡がった天体ではブランクスカイがないので、点源解

析のようにブランクな領域をバックグラウンドとして用いることができない。§3.5で示したように、XMM-

Newtonのバックグラウンドは時間変動し場所にも依存するため、バックグラウンドを精度良く差し引くこ

とが拡がった天体解析にとって肝となる。ESASは、過去の較正データや銀河団放射の弱まる外縁部での

データを元に、バックグラウンドをモデル化する手法およびツールを提供する。ESAS は、XMM-Newton

の標準解析ソフトウェア SAS の一部として一般公開されている。

Snowden et al. (2008)は ESASを用いた 70もの近傍銀河団の X線カタログであり、その実績を表す。

しかし ESASは 2009年に SASバージョン 9から公開されたため、SASに比べると枯れたツールではな

い。そこでこの章では、ESASのマニュアルに従ってテストデータを解析してその方法を説明するととも

に、Snowden et al. (2008)の結果と比べることで、ESASの検証を行う。

解析に用いたソフトウェアのバージョンは、SAS は 14.0.0 である。また天体データの標準フォーマット

FITS を解析するツール群 HEASoft はバージョン 6.17 を、それに含まれている X線スペクトル解析ソフ

トウェア XSPECはバージョン 12.9.0を使用した。

4.1.1 テストデータ Abell 1795

ESASの検証には Abell 1795 をテストデータとして用いた。 Abell 1795 は近傍で明るい銀河団である

ため、データの質が高く結果の整合性をとりやすい上に、先行研究による解析結果が豊富に存在する。また

ESAS マニュアルでは、具体的な解析方法を Abell 1795 データを例に説明している。 Abell 1795 の基本特

性を表 4.1に示す。データは ROSAT 衛星による MCXC カタログから引用した (Piffaretti et al., 2011)。

4.1.2 データ加工

本節ではテストデータ Abell 1795の解析を例に上げ、ESASを用いたイメージおよびスペクトル作成ま

での流れを示す。簡易的な解析の流れを以下に示す。かっこ内は解析したエネルギー領域および使用した

表 4.1: テストデータ Abell 1795の基本データ。
天体名 z RA Dec 　 LX erg s−1 M500 M⊙ 観測時期

A1795 0.0625 207.22 26.60 5.48e+44 5.53e+14 2000-06-26
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ESASのコマンドである。

リスト中の Allは全エネルギー帯域のデータについて、5bandsは 5の領域に分けたエネルギー帯の各

データについて、操作を行ったことを示す。

1. イベントデータの較正 (All&5bands) (emchain&epchain)

2. SPF発生時間のイベント除去 (All&5bands) (mos-filter&pn-filter)

3. 混入点源の領域ファイルの作成 (All&5bands) (cheese)

4. 全領域のソーススペクトルおよびイメージ作成 (All&5bands) (mos-spectra&pn-spectra)

5. 全領域の QPBモデルスペクトルおよびイメージ作成 (All&5bands) (mos back&pn back)

6. すべての EPICのイメージデータを合成 (All&5bands) (comb&bin image)

7. 銀河団のフラックス重心位置の決定 (All)

8. 表面輝度分布の作成 (5bands)

9. 表面輝度分布からスペクトルフィットに用いる円環領域の指定 (5bands)

10. 各円環領域でスペクトルおよび望遠鏡応答関数を作成 (All) (mos-spectra&pn-spectra)

11. 各円環領域で QPBモデルスペクトルの作成 (All) (mos back&pn back)

12. 全円環領域のスペクトルを同時フィット (All)

13. 温度分布作成 (All)

14. フィット結果から SPFの引きのこりのイメージモデル作成 (All&5bands) (sp partial&proton)

15. SPFを差し引いたイメージの作成 (5bands) (comb&bin image)

16. 表面輝度分布の作成 (5bands)

4.1.3 スクリーニング

観測データの中には対象天体からのＸ線に由来しない、様々なバックグラウンド信号が含まれている。

それらを除去して質の高いデータを抽出することを、スクリーニングという。本節では低エネルギー陽子に

よるフレアおよび混入点源のスクリーニングについて述べる。

XMM-Newtonの軌道は地球磁気圏の外にあるため、低周回軌道の「すざく」にはない突発的なバック

グラウンドレートの上昇 (SPF,図 3.11)が存在する。対象天体が銀河団のように定常的にＸ線を放射する

のなら、カウントレート分布は正規分布に近似できるので、レート分布を正規分布モデルでフィットして、

ピークから ±2σを外れるレートを示す時間帯は、解析に用いないことにした。図 4.1は ESASにより作成

された Abell 1795のカウントレート分布およびライトカーブである。上図において、しきい値の上限付近

で正規分布モデルを超過する成分があり、フレアの引きのこりを示唆している。この超過成分の差し引き

は、§4.2.1で詳しく述べる。
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図 4.1: Abell 1795のMOS1におけるカウントレート分布 (上)およびライトカーブ (下)。上図の黒点は実

データ、緑線は正規分布モデル、青線はフィット範囲、赤線はしきい値の上限および下限を示す。下図の緑

点はしきい値の範囲内にあるその後の解析に用いたデータを表す。

次に混入点源によるスクリーニングについて述べる。望遠鏡の視野内には対象天体以外にも、複数の明

るい点源が混入している。それらを除去するために、イメージから点源領域を指定し、その範囲のイベント

を用いない。点源検出は、イメージにおけるカウントの勾配にしきい値をかけることで決めており、Abell

1795に関しては 0.4–7.5 keVのイメージを用いて、フラックスが 10−14 erg cm−2 s−1以上での点源を除去

した。領域は円形で指定し、その半径は PSFモデルで見積もったカウントがバックグラウンドの 1/4にな

る値まで拡げた。図 4.2に、ESASで作成した Abell 1795のマスクイメージを示す。除去する点源の領域

は、検出器座標および赤道座標で出力されるが、検出器座標では除去半径が異常に小さくなるソフトウェア

のバグが発見した。今後の解析には赤道座標を検出器座標に変換することで対処した。

4.1.4 スペクトルおよびイメージの作成

前節 §4.2.2で述べたスクリーニングにより解析に適したクリーンなイベントデータを得た。本論文では、

この加工データから作成したスペクトルおよびイメージを、ソーススペクトルおよびソースイメージと呼

ぶ。しかしこのクリーンなイベントデータ中にも、Ｘ線信号と区別できないバックグラウンド信号 (§3.5 参

照)が含まれている。QPBは高エネルギー陽子による静穏で一様なバックグラウンドであるため、過去に

厚いアルミフィルターにより宇宙Ｘ線を遮断した観測データを、集光Ｘ線の当たらない検出器領域のデー

タで補正して作成する (Kuntz and Snowden, 2008)。その他の宇宙Ｘ線起因の CXBや LHBなどは、スペ

クトルフィット時にモデルに含めて考慮する。

本研究では 0.4–9.9 keVのエネルギー帯域について、カウントレートイメージおよびスペクトルを作成し

た。加えて同エネルギー帯域で複数の円環領域に分けてスペクトルを作成し、さらには 0.4–2.3 keV, 2.3–4.2

keV, 4.2–6.1 keV, 6.1–8.0 keV, 8.0–9.9 の 5バンドでイメージを作成した。
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図 4.2: Abell 1795のMOS1の対象天体のイメージ (左)およびマスクイメージ (右)。黒の円で抜かれた部

分が除去した混入点源の領域である。

4.2 スペクトル解析

温度分布は銀河団中心からバームクーヘン状に円環領域を指定し、各円環ごとにスペクトルフィットに

よる温度を導出することで求める。円環は銀河団中心から arcsecの単位で (0–30, 30–60, 60–120, 120–180,

180–240, 240–300, 300–420, 420–540, 540–720, 720–840)の全 10領域を指定した。そのため温度分布の作

成には銀河団中心位置および円環領域の決定、各円環ごとのスペクトルおよび望遠鏡応答関数ファイルの

作成が必要となる。Abell 1795に関しては先行研究である (Snowden et al., 2008)との整合性を測るため、

先行研究で用いた銀河団中心位置および円環領域を採用した。本データの銀河団中心位置および円環領域

の決定は §5.3.1で述べる。またスペクトルフィットは、先行研究と同様に、MOSのみのデータで行った。

pnを除いたのは、MOSよりもバックグラウンドが高いためである。

4.2.1 フィットモデル

スペクトルフィットに用いるモデルは先行論文に倣って以下を用いた。gaussは正規分布、constは定数、

apecは光学的に薄いプラズマからの放射 (Smith et al., 2001)、wabsは星間塵による吸収、powはべき型

放射のモデルを表す。使用した apecのデータベース AtomDBは、先行研究に合わせてバージョン 1.10を

使用した。

Model = Instrumental lines + SWCX + TAE + LHB + CXB + Source + SPF

= gauss1 + gauss2 + gauss3 + gauss4 + gauss5

+con1 ∗ con2(gauss6 + gauss7 + apec1 + wabs ∗ (apec2 + pow1 + apec3) + pow2)

• gauss1–2 ・・・MOSカメラと荷電粒子による輝線 (pnでは大きさを 0に固定)

• gauss3–5 ・・・pnカメラと荷電粒子による輝線 (MOSでは大きさを 0に固定)
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• const1 ・・・望遠鏡 3つの有効面積の不定性を補正する定数で、0.9–1.1の値を取る

• const2 ・・・各領域間でバックグラウンドモデルの大きさを合わせる定数で各領域の立体角を用いる

• gauss6&gauss7 ・・・ 太陽風電荷交換反応による放射である SWCXの輝線

• apec1 ・・・星間吸収を受けない太陽圏近傍のプラズマからの放射 (LHB)

• wabs*apec2 ・・・星間吸収を受ける天の川銀河間プラズマの放射 (TAE)

• pow1 ・・・宇宙Ｘ線背景放射 (CXB)

• wabs*apec3 ・・・ 銀河団高温ガスからの放射

• pow2 ・・・SPFの引きのこり成分

SPFは §3.1.2で述べたように、レート上昇の見られる時間帯を省くことで除去したが、それでもレート

分布には正規分布モデルを外れる超過成分が残った。SPFの原因である陽子はＸ線とは異なる応答を示す

ので、SPFの引きのこりを表すモデルとして、べき型関数を応答関数をかけずにそのまま付加した。他の

モデル関数は、望遠鏡のＸ線に対する応答関数をかけて、モデルに足している。

銀河団以外からの宇宙拡散Ｘ線である CXB、LHB、および TAEは、銀河団放射とカップルするため、

XMM-Newtonデータのみだと精度良く決まらない。そこで、ROSAT衛星の全天サーベイ (RASS)データ

から、銀河団中心に外半径 2度および内半径 1度の円環領域のスペクトルを、NASA/HEASARCの X-ray

Background Tool ウェブページ (X-Ray Background Tool, 2000)を用いて作成した。このような銀河団の

外側のスペクトルでは、銀河団放射は十分に弱く無視できるので、作成スペクトルを CXB、LHB、および

TAEのみのモデルを用いて、XMM-Newtonデータと同時フィットした。

4.2.2 フィットパラメーター

Abell 1795の解析では、銀河団中心から arcsec単位で 0–30, 30–60, 60–120, 120–180, 180–240, 240–300,

300–420, 420–540, 540–720, 720–840の 10個の円環領域のスペクトルを作成し、MOS2つで計 20個のス

ペクトルを同時フィットした。RASSを含めて 21個のスペクトルに対して、モデルの自由パラメータは全

部で 649個となった。この中は独立でないパラメータがほとんどであり、例えば銀河団の赤方偏移や星間

吸収を決める水素柱密度などは、全円環スペクトルで共通にすべきである。また装置由来の輝線の中心エ

ネルギーは、既知なので固定した。その結果、独立したパラメータの数は 78個になった。

表4.2にフィットモデルの各パラメータを示す。星間吸収を表す水素柱密度 (nH)は最初はNASA/HEASARC

の nHを計算するページ (nH calculation tool, 2005)で、Abell 1795周辺の nHの平均値で固定し、その後

フリーにした。赤方偏移も Abell 1795の可視光観測で測った値で固定し、その後フリーにした。

4.2.3 フィット結果および温度プロファイル

Abell 1795のスペクトルフィットの結果を図 4.3および図 4.4に、温度分布を図 4.7に示す。得られた温

度は先行研究と比べると、平均しておよそ 0.065 keV、最大 0.35 ± 0.12ほど低い結果となった。この差異
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表 4.2: スペクトルフィットパラメータ
モデル名 パラメータ名 初期値 初期状態 最終状態

gauss1-51 line *2 fix fix

gauss1-51 sigma *2 fix fix

gauss1-51 norm *2 free free

const1 有効面積比の補正 *3 *3 *3

const2 立体角 *4 fix fix

gauss6-7 line *2 fix fix

gauss6-7 sigma *2 fix fix

gauss6-7 norm *2 free free

apec1 kT 0.109 free free

apec1 Abundance 1 fix fix

apec1 redshift 0 fix fix

apec1 norm 1.44E-06 free free

wabs nH 1.21E-02 fix free

apec2 kT 0.272 free free

apec2 Abundance 1.00000 fix fix

apec2 redshift 0.0 fix fix

apec2 norm 5.7E-907 free free

pow1 index 1.46 fix fix

pow1 norm 8.69E-07 free free

apec3 kT *5 free free

apec3 Abundance*6 *5 free free

apec3 redshift *5 fix free

apec3 norm *5 free free

pow2 index 1.24 free7 free7

pow2 norm 2.36E-04 free8 free8

1 gauss1,2 が MOS、gauss3,5 が pn の輝線成分。
2 各円環領域で共通で、各輝線成分で異なる。
3 検出器間の有効面積の相対的なずれの補正。MOS1 を 1 に固定し、その他のカ
メラではフリー。同カメラの全領域で共通を取る。

4 領域ごとの立体角。
5 各領域ごとに異なる初期値で検出器間では共通。
6 値が決まらない外側領域では、1 つ内側の値を使用。
7 カメラごとに共通。
8 領域間の相対値は、各円環領域のイメージと Caldb 内の蓄積された SPF のイ
メージデータの比をとっている。各カメラで 1 つのフリーな値を持つ。
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図 4.3: Abell 1795のMOS1およびMOS2のスペクトルフィット。上図は各領域および各MOSのスペクト

ルとベストフィット、SPFの引きのこりの成分であるパワーローがある。また低エネルギー側に RASSの

データがある。下図はデータとモデルの比である。

は、1 keV以下で顕著に現れる、検出器表面に不着する汚染物質によるＸ線吸収を、より精度良く含むよう

に、応答関数モデルが 2007年に更新されたためと考えられる。先行研究 (Snowden et al., 2008)では、そ

の影響も調べており、図 4.8に示すように、apecモデルでのベストフィット温度が平均して 0.2 keVほど、

新しい応答関数では低く見積もられる。この影響を考慮すれば、エラーの範囲内で先行研究との結果と一

致したと言える。

4.3 検証のまとめ

以上のように、EASAを用いて Abell 1795の温度の半径分布を導くことが出来た。得られた温度は、先

行研究 (Snowden et al., 2008)よりも系統的に低く見積もられたが、応答関数の更新による違いを考慮すれ

ば、先行研究の結果を再現したと言える。これにより、本研究の計算機環境でも ESASは正しく動作した

と結論づける。

32



図 4.4: Abell 1795のMOS1およびMOS2の 0–30,30–60,60–120 領域のスペクトル (左)およびデータと

モデルの比 (右)。左図にはスペクトルに加え、輝線および Casmic Backgroundおよび銀河団高温ガスを合

わせた成分 、SPFの引きのこり成分であるパワーロー、それらを合わせたベストフィットおよび RASSの

データがある。
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図 4.5: 図 4.4と同様ではあるが、120-180,180-240,240-300 領域のスペクトル (左)およびデータとモデル

の比 (右)。
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図 4.6: 図 4.4と同様ではあるが、300-420,420-540,540-720,720-840 領域のスペクトル (左)およびデータと

モデルの比 (右)。
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図 4.7: Abell 1795の温度分布。青点が本研究の解析結果で赤点が先行研究の結果である。平均しておよそ

0.2 keVのずれが見られた。

図 4.8: Caldbの異なるバージョンによる温度分布の違い (Snowden et al., 2008)。縦軸は 2007年の Caldb

とカタログ作成時の古い Caldbで解析した温度の比、横軸は対応する温度。

36



第5章 データ解析

5.1 サンプルセレクション

本研究の主目的は、望遠鏡 Hyper Suprime-Cam (HSC) 戦略枠サーベイ領域にある既知の銀河団のＸ線

放射を、系統的に解析することである。Ｘ線での測定結果を、将来 HSCの可視光データを用いた弱い重力

レンズの結果と比較し、Ｘ線および重力レンズで求めた質量のスケール関係を導くため、重量級銀河団の深

い X線データが必要不可欠である。そこで我々は、Meta-Catalog of X-ray Detected Clusters of Galaxies

(MCXC、(Piffaretti et al., 2011)) カタログから、低赤方偏移にある重量級銀河団を選定した。選定条件は

HSC 戦略サーベイ領域にある銀河団のうち、

0 < z < 0.4

LX(< r500)E(z)−7/3 > 1044 ergs−1

とした。ここで、E(z) = (Ωm0(1 + z)3 + ΩΛ)1/2 であり、この選定条件により、22個の重量級銀河団を

我々の銀河団サンプルと定義とした。本研究で用いる 22個の銀河団の基本データを図 5.1に示す。Ｘ線光

度および銀河団質量の概算は、参考文献 (Piffaretti et al., 2011)を引用した。同サンプルに対して、我々は

XMM-Netwonのプロポーザルを申請し、今年度 (AO14)と来年度 (AO15)で採択された。22個の銀河団の

うち、アーカイブにあるデータは 13個で、我々のプロポーザルで観測された銀河団は 4個、卒論執筆時に

スケジュ－リングされているものは 3個、残り 2個は来年度観測予定である。なお、我々のプロポーザル

では十分なフォトン数を必要とするため、5万カウントに達する積分時間で観測している。

5.1.1 研究対象の銀河団

本論文では研究の第一歩として、22個の銀河団のうちMCXC J1311.5-0120およびMCXC J0106.8+0103

の 2個の銀河団の解析を行った。MCXC J1311.5-0120はアーカイブにある公開データの中で比較的明るい

ものであり、別名 Abell 1689と呼ばれ、重力レンズで詳しく研究されてきた有名な銀河団である。同様に

MCXC J0106.8+0103も、我々が提案しては新しく観測した銀河団の中で比較的明るいものを選定した。

5.2 データ加工

SPFによる影響を検証するために、MCXC J1311.5-0120およびMCXC J0106.8+0103のカウントレー

ト分布およびライトカーブを図 5.2に示す。MCXC J1311.5-0120はテストデータAbell 1795(図 4.1)に比べ

ると、SPFの影響が少ないものの存在することが分かる。また表 5.2でも同様のことが言える。一方MCXC
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図 5.1: 本研究に用いる銀河団の選定基準。左図の横軸は銀河団の赤方偏移、縦軸は r500(銀河団の質量密度

が宇宙の臨界密度の 500倍になる半径)内の全Ｘ線光度、右図はＸ線光度を全質量に変換したものである。

黒点はMCXCカタログに載っている銀河団、赤点は本研究で用いる銀河団、緑の点線が赤方偏移および質

量の選定基準である。

表 5.1: 研究対象の銀河団のＸ線特性。

MCXC 名 別名 z RA Dec LX (1044erg s−1) M5001014(M⊙)

J0157.4-0550 ABELL0281 0.1289 29.35125 -5.84000 1.29 2.18

J0231.7-0451 ABELL0362 0.1843 37.94708 -4.85583 2.01 2.74

J0201.7-0212 ABELL0291 0.1960 30.43417 -2.20083 4.27 4.31

J1330.8-0152 ABELL1750 0.0852 202.70792 -1.87278 2.13 3.06

J0158.4-0146 ABELL0286 0.1632 29.61833 -1.78083 1.45 2.29

J1258.6-0145 ABELL1650 0.0845 194.67125 -1.75694 3.47 4.12

J1311.5-0120 ABELL1689 0.1832 197.87500 -1.33528 12.5 8.39

J0153.5-0118 0.2438 28.38333 -1.31222 3.62 3.76

J2337.6+0016 ABELL2631 0.2779 354.41917 0.27667 6.90 5.42

J1415.2-0030 ABELL1882 0.1403 213.80917 -0.50111 1.91 2.75

J0152.7+0100 ABELL0267 0.2270 28.18167 1.01611 5.53 4.93

J0106.8+0103 0.2537 16.70958 1.05472 5.36 4.74

J1115.8+0129 0.3499 168.97500 1.49556 12.3 7.27

J0105.0+0201 0.1967 16.25958 2.03000 2.54 3.14

J1113.3+0231 ABELL1205 0.0780 168.33625 2.53222 1.09 2.04

J1401.0+0252 ABELL1835 0.2528 210.25958 2.88000 1.97 10.5

J1200.4+0320 ABELL1437 0.1339 180.10583 3.33361 36.7 4.12

J2311.5+0338 ABELL2552 0.2998 347.88792 3.64361 10.4 6.86

J1217.6+0339 0.0766 184.41917 3.66250 2.74e 3.59

J1023.6+0411 0.2850 155.91167 4.18639 18.1 9.71

J2256.9+0532 ABELL2507 0.1696 344.23792 5.54694 1.77e 2.58

J1256.4+0440 0.2300 194.11042 4.66666 1.71e 2.40
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表 5.2: MCXC J1311.5-0120およびMCXC J0106.8+0103の積分時間、SPFカット後の積分時間。

MCXC 名 積分時間 (sec) SPFカット後の積分時間 (sec)

MCXC J1311.5-0120 39170 35022

MCXC J0106.8+0103 28153 27248

図 5.2: MCXC J1311.5-0120(左)およびMCXC J0106.8+0103(右)のMOS1におけるカウントレート分布

(上)およびライトカーブ (下)。MCXC J1311.5-0120では黒点のデータである SPFの影響が見られるが、

MCXC J0106.8+0103では SPFの影響はほとんど見られない。

J0106.8+0103は SPFによる影響が非常に小さい。図 5.3および図 5.4にソースイメージと混入点源の除去

を示す。

5.3 イメージ解析

本節ではスクリーニング後のイメージを用いて、銀河団ガスのＸ線表面輝度分布の作成方法およびモデ

ルフィットを述べる。

0.0 0.2 0.6 1.5 3.1 6.5 13.1 26.3 53.0 105.8 210.8 0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1

図 5.3: MCXC J1311.5-0120のMOS1におけるソースイメージおよびマスクイメージ。
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0.0 0.1 0.4 1.0 2.2 4.6 9.3 18.7 37.7 75.2 149.8 0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1

図 5.4: MCXC J0106.8+0103MOS1におけるソースイメージおよびマスクイメージ。§3.4で述べたように

2005年、2012年以降は CCD6および CCD3のデータは観測されていないため、CCDが 2つ欠けている。

5.3.1 表面輝度分布

テストデータ Abell 1795の解析では解析ソフトの検証のため、ESASマニュアルに記載された中心位

置を用いたが、研究対象の銀河団についてはフラックス重心位置を中心として用いた。具体的な中心位置

の計算方法は、全エネルギー帯 (0.4–9.9 keV)のイメージを用いて、まずは画像の真ん中を中心とし半径

250arcsec内のフラックスで重心位置を求めた。その計算においては混入点源が入らないように調節した。

そして得られた重心位置を中心に、半径 250arcsec内のフラックスで重心位置を求め直した。この操作を繰

り返し、収束したフラックス重心位置を銀河団中心とした。

得られたフラックス重心を中心としたX線表面輝度分布を図 5.5から図 5.6に示す。高エネルギーバンド

で外側に立ち上がりがあるが、これは検出器にほぼ一様に分布する SPFの引きのこり成分がソースイメー

ジに含まれているにもかかわらず、それを vignetting補正を施しているためである。MCXC J1311.5-0120

では SPFの影響が有意に見られたため、スペクトルフィットにより得られた SPFの引きのこり成分である

べき型関数モデルのベストフィット値を用いてイメージを作成して差し引いた。

表 5.3および表 5.4に表面輝度を β モデル (式 2.16)でフィットした結果を示す。MCXC J0106.8+0103

の 8.0–9.9 keVの表面輝度分布は光子数が少なくエラーが大きいため、フィットパラメータが定まらなかっ

た。またソースイメージには一様な Cosmic Background成分が含まれているため、それを表すオフセット

成分をモデルに付加している。

S(r) = Source + Cosmic Background

= S0

[
1 +

(
r

rc

)2
]−3β+1/2

+ Constant

異なるエネルギー帯域の rc および β に注目すると、カイ 2乗検定を用いた統計的解析の結果、どの rc お

よび β もエラーの範囲内では有意な差は見られなかった。
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図 5.5: MCXC J0106.8+0103の 0.4–2.3 keV、2.3–4.2 keV、4.2–6.1 keV、6.1–8.0 keV、8.0–9.9 keVの表

面輝度分布と β モデルでのフィット。。一様な Cosmic Background成分も示してある。
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図 5.6: 図 5.5と同様ではあるが、MCXC J1311.5-0120の 0.4–2.3 keV、2.3–4.2 keV、4.2–6.1 keV、6.1–8.0

keV、8.0–9.9 keVの表面輝度分布と βモデルでのフィット。一様なCosmic Background成分も示してある。
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表 5.3: MCXC J1311.5-0120の表面輝度分布を β モデルでフィットした結果。

エネルギー帯域 (keV) S0 (count/sec/arcsec2) rc (arcsec) β Constant (count/sec/arcsec2)

0.4–2.3 2742 ± 25.3 35.85 ± 0.33 0.6273 ± 0.0022 0.9603 ± 0.0510

2.3–4.2 629.1 ± 12.0 37.37 ± 0.73 0.6437 ± 0.0050 0.04808 ± 0.02630

4.2–6.1 273.4 ± 8.2 36.63 ± 1.18 0.6417 ± 0.0086 0.1286 ± 0.0241

6.1–8.0 79.97 ± 4.83 32.25 ± 2.28 0.6178 ± 0.0192 0.05137 ± 0.02471

8.0–9.9 11.76 ± 1.68 46.85 ± 10.68 0.7822 ± 0.1299 0.0963 ± 0.0227

表 5.4: MCXC J0106.8+0103の表面輝度分布を β モデルでフィットした結果。

エネルギー帯域 (keV) S0 (count/sec/arcsec2) rc (arcsec) β Constant (count/sec/arcsec2)

0.4–2.3 2622 ± 45.3 18.84 ± 0.33 0.6892 ± 0.0054 2.100 ± 0.0

2.3–4.2 301.4 ± 14.5 21.92 ± 1.21 0.6835 ± 0.0182 0.5345 ± 0.0352

4.2–6.1 97.9 ± 9.0 20.08 ± 2.26 0.6440 ± 0.034 0.2519 ± 0.0321

6.1–8.0 15.56 ± 4.05 22.22 ± 8.56 0.6675 ± 0.1497 0.1206 ± 0.0336

5.4 スペクトル解析

5.4.1 スペクトルフィット

§4.2で述べたようにテストデータAbell 1795と同様にスペクトルを作成し、同じモデルでフィットした。

MCXC J0106.8+0103に関しては SPFの影響が見られなかったため、SPFを表すベキ型関数をモデルか

ら外した。またテストデータ Abell 1795は近傍で明るいため、外側の円環領域でも十分な光子数を得られ

たが、MCXC J1311.5-0120および MCXC J0106.8+0103では、図 5.5および図 5.6の表面輝度分布で示

したように、それぞれ半径 300 arcsecおよび 200 arcsecより外側ではバックグラウンドが支配的である。

このような外側の円環領域では、バックグラウンドモデルを精度良く見積もるために、フィットモデル中

の銀河団放射を外して、フィットした。その結果MCXC J1311.5-0120は内側 6つの円環領域で、MCXC

J0106.8+0103は内側 4つの円環領域で、スペクトルフィットを行った。それら 2つのフィット結果を表 5.5

に示す。

5.4.2 温度分布

MCXC J1311.5-0120およびMCXC J0106.8+0103の温度分布を以下に示す。温度のエラーは 1σを採用

し、MCXC J1311.5-0120に関しては先行研究Leccardi and Molendi (2008)、Zhang et al. (2008)、Snowden

et al. (2008)の結果も同時にプロットしている。MCXC J1311.5-0120は平均して 8.94 keVとなり、一般的

な銀河団ガスの特徴が見られ、銀河団中心から外側になるにつれて温度が上がり、およそ 36.09 arcsecで

ピークを持って再び下がる温度分布を示した。先行研究との結果と比較すると、2.5–5.0 arcsecの領域では

エラーの範囲内で一致しているが、中心付近の 0.0–2.0 arcsecの領域では先行研究より温度が高く見積もら
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図 5.7: MCXC J1311.5-0120のMOS1およびMOS2の 0–30,30–60,60–120領域のスペクトル (左)および

データとモデルの比 (右)。左図にはスペクトルに加え、ベストフィットおよび SPFの引きのこり成分であ

るパワーローおよび RASSのデータがある。
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図 5.8: 図 5.7と同様ではあるが、120–180,180–240,240–300 領域のスペクトル (左)およびデータとモデル

の比 (右)。
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図 5.9: MCXC J0106.8+0130 の MOS1 および MOS2 の 0–30,30–60,60–120,120–180 領域のスペクトル

(左)およびデータとモデルの比 (右)。
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表 5.5: MCXC J1311.5-0120およびMCXC J0106.8+0103のスペクトルフィット結果。

領域 (arcsec) MCXC J1311.5-0120 T (keV) MCXC J0106.8+0103 T (keV)

0–30 9.39 ± 0.26 3.09 ± 0.069

30–60 10.32 ± 0.28 3.65 ± 0.15

60–120 9.42 ± 0.26 3.80 ± 0.20

120–180 8.22 ± 0.27 4.05 ± 0.65

180–240 8.95 ± 0.68 -

240–300 7.33 ± 0.77 -

Reduced chi-squared/自由度 1.15013/1955 1.2308/303

図 5.10: MCXC J1311.5-0120およびMCXC J0106.8+0103の温度分布。青点が本研究、オレンジ色の点

がMorandi+11、緑の点が Ying+08、ピンクの点が Snowden+07の結果である。

れた。解析方法の違いによる系統誤差の影響を考えるとMCXC J1311.5-0120の温度分布は概ね先行結果と

一致しているといえる。温度分布は 0–5.0 arcminの領域内で最大 3.0 keVほど異なっており、内側と外側

で温度に有意な差があることが分かる。

MCXC J0106.8+0103は平均して 3.65 keVとなった。120–180 arcsecの外側領域では光子数が少なくエ

ラーが大きいため、温度の不定性が大きくなった。また温度分布は 0–3 arcminの範囲内では温度に有意な

差は見られなかった。
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第6章 まとめと今後の課題

本論文では、すばる望遠鏡 HSC 戦略サーベイ領域にある重量級銀河団の、XMM-Newtonで観測したＸ

線データを系統的に解析するために、まずは拡散放射解析ソフトウェアパッケージ ESASの検証を行った。

テストデータ Abell 1795の温度分布を、ESASを用いた先行研究 (Snowden et al., 2008)と比べたところ、

平均的に 0.065 keVの違いが生じたが、用いた応答関数の違いを考慮すれば、この違いを説明できることを

示し、正しく温度分布を求めることができた。次に研究対象である 22個の銀河団のうち 2個の表面輝度分

布および温度分布を導出し、MCXC J1311.5-0120に関しては先行研究との結果と比較することでエラーの

範囲内で一致することがわかった。

今後の予定は温度分布をより精度よく求めるために、本論文では用いなかった pnカメラも含めて、スペ

クトルフィットを行う。また表面輝度分布については、古典的な βモデルではなく、§2.3で述べたVikhlinin

モデルを使用する。そして得られた表面輝度分布および温度分布から、銀河団の全質量を推定する。以上に

より質量推定法を確率して、残り 20個の銀河団も同様に質量推定を行う。
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