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概 要

宇宙最大の自己重力系天体である銀河団は、その構造形成に必要な力学的タイムスケールが宇宙年齢で

あり、宇宙のエネルギー組成や構造進化の情報を色濃く残している。そのため、銀河団の観測的研究は宇宙

論において有益である。銀河団の観測から宇宙論の研究を行う際に問題となる不定要素の一つが、バリオ

ン・暗黒物質の相互作用や星形成などの銀河団物理である。本プロジェクトでは、すばる望遠鏡の超広視

野主焦点カメラ Hyper Sprime-Cam (HSC)による大規模可視光サーベイ計画 HSC-SSP(Subaru Strategic

Program)領域にある 22個の銀河団に対して、X線・弱い重力レンズ・可視光観測の相補的データに基づ

いた系統的な多波長研究を行い、銀河団物理の解明を目指す。本修論ではHSC-SSPサーベイによる観測が

終了した領域にある 5個の銀河団の多波長物理量の比較及び、16個の銀河団の X線解析結果をまとめた。

我々は、XMM-Newton衛星を用いて、銀河団ガスの温度と密度の半径分布を分光データおよび撮像デー

タから測定し、静水圧平衡の仮定下、X線総質量の測定を行った。解析パイプラインは自作し、先行研究と

の比較により検証を行った。図 1は 16個の銀河団の全質量に対するガス質量の比 fgasの半径分布である。

銀河団中心部の星生成活動などから予想されるガス質量の減少がみられたが、先行研究の平均的なガス質

量比 0.10–0.12　 (Vikhlinin et al.09他)より 20 ∼ 30%程度高く見積もられため、解析的および物理的に

その原因を議論した。図 2は HSC-SSPで観測された領域の銀河団に対する X線質量とメンバー銀河の個

数（リッチネス）との相関関係である。質量とメンバー銀河の傾きは理論予想と一致しており、規格値は宇

宙マイクロ波背景放射の宇宙論パラメータから期待される値と一致していた。
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図 1: 全質量とガス質量の比の半径分布。横軸は銀

河団中心からの半径。銀河団中心部は星生成活動の

ため、比が減少している傾向が見て取れる。帯状の

領域は宇宙の平均的なバリオンの割合である。

図 2: 全質量とリッチネスの相関関係。縦軸全質量、

横軸リッチネス。外れている点はサンプルでない銀河

群であり、サンプル銀河団では強いべき関数的相関が

見られる。
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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。 . . . . . . . . . . . 30

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。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

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。　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　 . . . . 32

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。 . . . 32

4.1 本研究に用いる銀河団の選定基準。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。黒点はMCXCカタログに載っ

ている銀河団、赤点は本研究で解析した銀河団、青点は解析していない銀河団である。緑線

が本研究の選定基準である。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33

4.2 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。 . 36

4.3 Abell 1795のMOS1、MOS2、PNの複合レートイメージに検出した混入点源を除去したも

の。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37

4.4 Abell 1795 におけるスペクトルフィットで指定した領域。0–30, 30–60, 60–120, 120–180,

180–240, 240–300, 300–420, 420–540, 540–720, 720–840 arcsecの 10領域。 . . . . . . . . . 38

4.5 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。 . . . . . . . . . . 40

4



4.6 左図は、Abell 1795の温度分布。黒点が (Snowden et al., 2008a)の温度、その他の温度が本

研究の解析結果である。MOSと PNを用いた結果が赤および緑円である。MOSのみが青、

ピンク、水色であり、(Snowden et al., 2008a)と同様の解析手法を用いたのは水色の温度で

ある。中心部ではおよそ 0.2 keVのずれが見られた。右図は、Caldbの異なるバージョンに

よる温度分布の違い (Snowden et al., 2008a)。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。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ていることがわかる。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42

4.7 Norm=1でシュミレーションしたスペクトルの例。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43

4.8 Abell 1689における表面輝度分布 (左図)および電子密度の半径分布 (右図)。左図において、

黒店は本研究の実データ、赤線は全モデル関数、青線は表面輝度分布モデルおよびバックグ

ラウンドモデルである。また、マゼンタは (Martino et al., 2014a)の結果の規格値をスケー

ルしたもの。0.7 Mpcより外側で傾きが先行研究よりフラットになる結果となった。右図に

おいて、青線が本研究結果、その他の色が先行研究の結果である。先行研究より本研究の密

度が、1 Mpc付近で 16%ほど高い結果となった。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46

4.9 Abell 1689および Abell 291における温度の半径分布の比較。エラーの範囲内で一致してい

ない点もあるが、概ね先行研究と一致した。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47

4.10 Abell 1689における全質量の先行研究との比較。実線が本研究結果で全質量とガス質量の半

径分布、点が先行研究の結果。Chandra衛星の結果が本研究結果より系統的に大きいことが

わかる。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

5.1 サンプル 16銀河団の電子密度の半径分布。縦軸は E(z)(式 (2.13)参照)でスケールした密度、

横軸は r500(§5.3参照)でスケールした半径である。大まかに中心部で密度の高いものと低い

ものの 2つの密度の半径分布の傾向が見て取れる。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

5.2 サンプル 16銀河団の温度の半径分布。左図は縦軸を三次元温度、横軸を半径でプロットした

図であり、各銀河団でそれぞれ異なる半径分布を示している。右図は縦軸を全質量から期待

される温度でスケールした三次元温度、横軸を r500(§5.3参照)でスケールした半径でプロッ

トしたもの。規格値は先行研究を参考にしている。概ね 0.2− 0.6r500でサンプル銀河団の温

度の半径分布が一様な振る舞いを示していることがわかる。 . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

6.1 r2500, r1000, r500におけるガスフラクションの比較。左図はガスフラクションの半径分布であ

り、色点は本研究のガスフラクションであり、白点は本研究の平均値である。銀河団中心部

の星生成活動によりガスが減少する傾向が見られた。右図は横軸をM500に対するガスフラ

クションであり、先行研究より 1.0 × 1014h−1
70 M⊙ 以上で大きい値を持っている。 . . . . . . 56

6.2 Abell 1689における表面輝度分布および密度の半径分布 。左図は blankskyで差し引いた表

面輝度分布と blankskyの表面輝度分布およびモデルバックグラウンド推定値の半径分布で

ある。blankskyデータはあえてエラーを表示していないが、エラーの範囲内でモデルバック

グラウンドと一致しており、中心値では blankskyのほうが大きいことがわかる。右図は密

度の半径分布であり、先行研究とエラーの範囲内で一致していることがわかる。 . . . . . . 58

5



6.3 サンプル銀河団のクランピーファクター C(r)。サンプルによってバラツキがあるが全てのサ

ンプルでクランピーファクターが 1.0より大きいことがわかる。横線は clumpy factor=1.0、

1.1、1.2の線である。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59

6.4 Abell 1689および Abell 1835における温度の半径分布の比較。左図 Abell 1689の赤点は星

間吸収モデルのパラメータ nHをフリーにしてフィットした結果である。LABサーベイの

21cmの値で固定して求めた温度より温度が 0.5 ∼ 0.8keV 程度高くなっていることがわかる。

Abell 1835では 0.2–0.6 Mpcの領域で温度が先行研究より低いことがわかる。また、Zhang

et al.2008の温度の半径分布は銀河団外縁部の測定でされておらず、0.6 Mpcより外側は外

層していることがわかる。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 60

6.5 r2500, r1000, r500 におけるMH.E. とMgas のスケーリング関係 . . . . . . . . . . . . . . . . . 63

6.6 r500 におけるMH.E. と 0.2 − 0.6r500 における LX と TX のスケーリング関係。 . . . . . . . 64

7 3つの EPIC検出器の複合スムージングレートイメージ。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79

8 3つの EPIC検出器の複合スムージングレートイメージ。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 80

9 3つの EPIC検出器の複合スムージングレートイメージ。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 81

10 全円環領域のスペクトルフィット結果。上プロットは実データのスペクトル、モデルスペク

トル、下プロットはデータとモデルとの比。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 84

11 全円環領域のスペクトルフィット結果。上プロットは実データのスペクトル、モデルスペク

トル、下プロットはデータとモデルとの比。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 85

12 全円環領域のスペクトルフィット結果。上プロットは実データのスペクトル、モデルスペク

トル、下プロットはデータとモデルとの比。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 86

13 サンプル銀河団の表面輝度分布フィット結果。黒点が実データ、赤線が全モデル、青線が表

面輝度分布モデルおよびバックグラウンドモデルである。エラーは全て 1σエラーを採用し

ている。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92

14 サンプル銀河団の表面輝度分布フィット結果。黒点が実データ、赤線が全モデル、青線が表

面輝度分布モデルおよびバックグラウンドモデルである。エラーは全て 1σエラーを採用し

ている。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 93

15 サンプル銀河団の温度の半径分布のフィット結果。黒点が測定した温度、赤線がプロジェク

ション温度の半径分布モデル、青線が三次元温度の半径分布モデルである。エラーは全て 1σ

エラーを採用している。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 94

16 サンプル銀河団の温度の半径分布のフィット結果。黒点が測定した温度、赤線がプロジェク

ション温度の半径分布モデル、青線が三次元温度の半径分布モデルである。エラーは全て 1σ

エラーを採用している。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95

17 サンプル銀河団のガス質量および全質量の半径分布。実線が中心値、エラーは全て 1σエラー

を採用している。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96

18 サンプル銀河団のガス質量および全質量の半径分布。実線が中心値、エラーは全て 1σエラー

を採用している。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97

6



表 目 次

2.1 銀河団の組成 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11

2.2 銀河団の主な放射過程。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13

2.3 ICMの主な輝線。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14

2.4 図 2.2のモデルパラメータ。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17

2.5 図 2.3のモデルパラメータ。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20

2.6 mass bias . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22

2.7 ガスフラクション . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23

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)。 . . . . . 26

3.2 XMM-Newton搭載 EPICカメラの特性 (Turner et al., 2001)(Strüder et al., 2001)。 . . . . 29
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第1章 序論

1.1 研究背景

1990年代後半以降、超新星の観測による宇宙の加速膨張の発見や CMBおよびバリオン音響振動の測定

による宇宙論パラメータの制限によって、我々の宇宙は ΛCDM模型とよく一致することが明らかになった。

ΛCDM模型における階層的構造形成モデルに基づけば、初期密度揺らぎの重力成長理論により予言される

銀河団の質量数密度と銀河団全質量測定から、宇宙模型に相補的な制限を与えることができる。さまざま

な銀河団質量測定法にはそれぞれ系統的な誤差を含んでおり、宇宙論への応用にはそれらを議論する必要が

ある。近年の主要な質量測定にはＸ線による静水圧平衡と可視光による弱い重力レンズ効果の 2つがある。

Ｘ線質量は静水圧平衡などの力学状態を仮定するが、弱い重力レンズ効果を用いた質量測定は力学状態の

仮定を必要としない。しかし、弱い重力レンズ効果は銀河団質量の三軸不等性や銀河団のサブ構造などに敏

感であり、両者は相補的であると言える。そのため銀河団の力学状態を検証することや系統誤差を精査する

上で、両者の質量の比較は役立つ。とりわけ、静水圧平衡を仮定した質量と弱い重力レンズ質量の比である

mass biasは両者の系統誤差を議論する上で重要である。mass biasの研究はここ十数年の間に数多く行われ

ており、複数の研究結果Mahdavi et al. (2013b)、Israel et al. (2014)、Kettula et al. (2015)、Smith et al.

(2016)で静水圧平衡を仮定した質量は過小評価する傾向にあることはわかっているが、0.6から 1.0とばら

ついており未だ収束していない。そのため数多くの銀河団を用いたmass biasの研究が求められている。ま

た遠方銀河団や低質量銀河団の質量の間接推定に用いられるスケーリング関係は、銀河団の物理や個性に

起因する系統的な誤差が含まれており、宇宙論の応用には精度の良いスケーリング関係が必要とされてい

る。このような銀河団物理量の系統的な研究を行うことができる近年の大規模サーベイ計画として、Hyper

Suprime-Cam Subaru Strategic Program Survey (HSC SSP Survey)(HSC-SSP; Miyazaki et al., 2012,

2015; Aihara et al., 2017b,a)、Canada-France-Hawaii Telescope Legacy Survey(CFHTLS; Shan et al.,

2012)、the Dark Energy Survey(DES; Dark Energy Survey Collaboration et al., 2016)、XXL(Pierre

et al., 2016)、Extended Roentgen Survey with an Imaging Telescope Array(eROSITA; Cappelluti et al.,

2011)、Planck(Planck Collaboration et al., 2015)、South Pole Telescope(SPT; Bleem et al., 2015)、South

Pole Telescope Polarimeter(SPTPol; Austermann et al., 2012)、Atacama Cosmology Telescope(ACT;

Hasselfield et al., 2013)、Atacama Cosmology Telescope Polarimeter(ACTPol; Louis et al., 2016)などの

可視光・Ｘ線、電波の多波長に渡る計画がある。ここ数年の間で多種多様な銀河団カタログが作られ、多波

長を用いた系統的な研究が銀河団研究の時好の趨勢をたどることが期待される。まさに今は銀河団カタロ

グの過渡期と言える。

これら多種多様なサーベイ計画のうち日本の国立天文台と台湾とプリンストン大学が共同で行われて

いるすばる望遠鏡の超広視野主焦点カメラ Hyper Suprime-Cam(HSC)による大規模可視光サーベイ計画

HSC-SSPは、銀河団の弱い重力レンズ効果を用いた宇宙論を目的とした非常にユニークなサーベイ計画

である。HSC-SSPサーベイはすばる望遠鏡の戦略枠サーベイ計画の一つであり、300晩もの期間を 2014

9



年からおよそ 5年をかけて観測する計画である。HSC-SSPサーベイは 1.5平方度の超広視野と 8.2m望遠

鏡による大口径によって、1400平方度の領域を効率的に観測することができ、約 26等の限界等級で前機

Suprime-Camより 2バンド多い、5バンドの観測によって深い領域の銀河団探査や背景銀河の選定を有利

に行える。HSC-SSPサーベイによって質の良い多数の可視光データが得られることにより、mass biasにお

いては 2 ∼ 3倍の決定精度が見込まれ、スケーリング関係においては 4% ∼ 5%の精度の向上が見込まれる。

質の良いHSCデータを用いた多波長研究には質の良いＸ線、電波などの他波長のデータが必要不可欠で

ある。なぜならHSCデータは統計誤差・系統誤差の両者において優れた結果が期待できるが、合わせて用い

るＸ線データの質が良くないと先行研究より優れた成果は期待できない。現在、視野の広い XMM-Newton

衛星、角度分解能の良い Chandra衛星、エネルギー分解能の良いすざく衛星が、良質な銀河団データを与

える。そのうち、XMM-Newton衛星は、領域まで拡がった天体である銀河団を一度に観測することがで

き、また、3つの望遠鏡および CCD検出器により広い有効面積を誇るため、銀河団の系統的研究に適して

いる。2028年に打ち上げ予定の Athena衛星まで、銀河団の観測に適した大型Ｘ線天文衛星の計画はなく、

Ｘ線においては既存の衛星を用いた研究を行うのが主流である。

また、HSC-SSPサーベイ領域は高分解能電波望遠鏡 ACTPolの CMBサーベイと重複するように計画

されており、両者による高い研究成果が期待できる。z ∼ 3000の初期宇宙からの光である CMBを用いた

銀河団探査は、X線や可視光では捉えられない高赤方偏移の銀河団特性の情報を与える。さらに ACTPol

により得られる温度は 11 ∼ 17µK − arcmin2 の低いノイズレベルが期待され、前機 ACTの 2倍以上の深

い領域の観測を可能にする (Naess et al., 2014)。そのため、ACTPolサーベイによって得られるスニヤエ

フ・ゼルドビッチ効果を用いた測定との多波長研究は今までにない成果が期待される。さらに本修論執筆時

である 2018年には SRG衛星搭載軟Ｘ線CCD検出器 eROSITA(Cappelluti et al., 2011)による全天サーベ

イが行われようとしており、新しいＸ線銀河団カタログが作られる。eROSITAは広い有効面積を誇るが観

測時間が銀河団 1つあたり 2 ∼ 4secと短いため、初期サーベイ期においては他衛星の質の良いデータによ

る較正が必要となる。

1.2 研究目的

本研究では HSC-SSPサーベイ領域にあるＸ線で明るい銀河団 22個を、XMM-Newton衛星のＸ線デー

タを用いて系統的に物理量を測定し、弱い重力レンズ質量と可視光観測量とを比較することで、mass bias

の測定やスケーリング関係の作成、銀河団バリオン物理による寄与の定性的な議論を目的とする。先行研究

より少ないサンプル数で有意的な成果を出すためには、質の良い可視光データと深いＸ線データが必要とさ

れる。そのため我々が独自でＸ線データを集めることにより、mass biasにおいては先行研究に匹敵する決

定精度 5%を目指す。また本研究は HSCサーベイで観測される特徴的な銀河団に用いるＸ線質量推定法の

確立を行うため系統的多波長研究の先駆けという位置づけもある。さらに我々の深いデータを用いた系統的

研究は、将来的に行われる ACTPolや eROSITAによるサーベイに重要な役割を果たすことが期待される。
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第2章 銀河団の物理

2.1 銀河団とは

銀河団とは宇宙最大の自己重力天体であり、数百から数千もの銀河の集合体である。その大きさは数Mpc

にも拡がり、総質量は 1014−1015M⊙程度である。その構成要素のほとんどはダークマター (Ostriker, 1999)

であり、重力ポテンシャルに捕られた高温ガス (Intra Cluster Medium : ICM)(Forman et al., 1978)、銀河

が第 0近似で球対称に近い形で分布している。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%

宇宙は小さなものから大きなものへとボトムアップ的に構造進化してきたと考えられている (Davis et al.,

1985)(Springel et al., 2005)。宇宙には重力相互作用でしか観測できないダークマターが物質より多く存在

し、重力は無限遠まで力が働くことから、その構造形成には重力が支配的である。初期宇宙で作られた物質

が重力ポテンシャルの低い領域で集められ原始星が作られ、更に重力崩壊しまずは恒星が作られる。そして

数千億の恒星や周囲の始原ガスが重力崩壊することで銀河系が形成され、周囲のガスやダークマターとと

もに重力崩壊することで銀河団が形成される。おおまかにはこのような構造形成史をたどる。また銀河団

同士がさらに重力的に結びつくと、我々の宇宙でフィラメント構造を形成している超銀河団となる。銀河団

は自己重力で系を保っている天体のなかで最大のスケールを持ち、その構造変化に必要な時間は力学時間

と呼ばれ、

tdyn ∼ R

σ1D
∼ 1√

Gρ
∼ 4 × 109

(
ρ

10−27gcm−3

)−1/2

yr. (2.1)

程度となる。力学時間はその系の平均的な質量密度にのみ依存し、宇宙年齢に近い数十億年程度を要する。

そのため銀河団は宇宙全体の時間発展とともに今に至るまで構造変化を行い、かろうじて平衡状態に達し

つつある状態であることがわかる。これほど形成に時間のかかる天体は他にはなく、宇宙そのものの情報を

残している唯一の天体である。そのため、宇宙論において重要な天体の一つとなっている。

銀河団の発見は可視光から始まり、有名なものとして 1958年にエイベルによる写真乾板を用いた可視光

カタログがあり、2712個の銀河団の特徴がまとめられている (Abell, 1958)。その後 CCD検出器が台頭し

てからは、SDSSサーベイ (York et al., 2000)により数万個の銀河団からなるカタログが作られた。可視光

では重力的に束縛されたメンバー銀河が観測され、それらの密集度合いを銀河団の選定基準に用いること

が多い。しかし天球面上に投影された銀河分布だけからでは銀河団と判断するのは難しく、平均的な銀河団
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とフィールドの銀河面密度の比は、

Σcluster

Σfield
∼ ⟨ngal⟩cluster2R + ⟨ngal⟩fieldRuniv

⟨ngal⟩clusterRuniv
∼ 1 (2.2)

となりほとんど変わらない。そのため奥行きの情報とメンバー銀河の情報がよく用いられる。銀河団に属

する銀河はその周りの領域より年をとった赤い楕円銀河が多く、そのため視線方向の銀河と区別する際にそ

の色や赤方偏移をよく用いる。また年をとった銀河団には中心付近に巨大な楕円銀河である cD銀河が存在

することが多く、そのようなものを cD銀河団と呼び、銀河団を分類する一つの指標となっている。

1970年代にはウフル衛星により拡がったＸ線源が発見され (Forman et al., 1978)、数年後に OSO-8衛

星と Ariel-5衛星によって鉄輝線の観測により銀河団中の高温ガスであることがわかった。その後 1990年

代には ASCA衛星や BeppoSAXにより高温ガスの特徴が調べられ、ROSAT衛星により全天サーベイが行

われ、1743個の銀河団のＸ線特性がMCXCカタログにまとめられている (Piffaretti et al., 2011b)。2000

年代からは XMM-Newton衛星、Chandra衛星、すざく衛星による研究が主であり、2018年現在において

もそれは変わっていない。

銀河団周辺のガスは莫大な重力エネルギーを受け取り 107K もの高温になり、完全電離してプラズマ状

態にあるため、荷電粒子の 2体散乱の総和からなる熱的制動放射や重元素の輝線放射が支配的となる。両

者の放射率は密度の２乗と温度の積に比例することから、ガスの放射による冷却時間は、

tcool ∼ 2 × 1010
(

ngas

10−3gcm−3

)−1(
T

108K

)1/2

yr. (2.3)

で表される。冷却時間が力学時間より長いため、銀河団中のガスは冷えきっていないことがわかる。ICM

の密度や温度は銀河団のバリオン物理を反映しており、銀河団内部構造の理解につながる。ICMには相対

論電子が存在する場合があり、シンクロトロン放射による数 100MHzからGHzの波長帯で拡がった電波源

として観測されている。拡がった電波源には、銀河団中心付近からの電波ハローや外縁部からの電波レリッ

クに分類される。CMBの熱的逆コンプトン散乱であるスニヤエフ・ゼルドビッチ効果として電波の波長帯

(数 10GHzから 200GHz付近)で観測される。このような電波観測はＸ線とは相補的な ICMの観測手段と

なっている。

また光では見ることのできないダークマターもその強い重力ポテンシャルを直接もしくは間接測定する

ことでその描像を捕らえることができる。Ｘ線では ICMに働く重力と圧力勾配の釣り合いの関係式である

静水圧平衡を仮定することで、ダークマター・星・ガスの総質量を推定することができる。一方可視光では

古くはメンバー銀河の速度分散を用いた方法が有名ではあるが、近年では一般相対性理論に基づく弱い重

力レンズ効果を利用した総質量の測定方法が有力な手法となっている。以上のように銀河団は各構成要素

を多波長で観測することができるという特徴を持っている。

2.2 銀河団からの放射

先に述べたように銀河団は電波、可視光、Ｘ線と多波長で放射している (Sarazin, 1988)。それらの放射

過程を表 2.6にまとめた。可視光ではメンバー銀河を構成する星々が黒体放射で輝いている。ICM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けることができる。Ｘ線では主に ICMか

らの熱的制動放射および輝線放射が卓越しており、電波ではスニヤエフ・ゼルドビッチ効果による放射が卓
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越している。相対論電子が存在する場合、電波の波長帯ではシンクロトロン放射、硬Ｘ線では相対論電子と

CMBの逆コンプトン散乱が放射される。硬Ｘ線の逆コンプトン散乱は、論争があるものの有意な放射の探

知には至っていない。また相対論的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

マ線の波長帯での放射が期待されているが、現在のところ有意な観測 1は報告されていない。

表 2.2: 銀河団の主な放射過程。

放射過程 観測波長域

星 (銀河) 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

スニヤエフ・ゼルドビッチ効果 電波

相対論的電子 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

以下の章では本研究において重要なＸ線放射のみ詳細に説明する。

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 (2.4)

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。ICMの主成分は高電離のイオン

で構成されそのほとんどが水素とヘリウムイオンであり、一部重元素が含まれる。電離した電子はイオンと

の 2体散乱であるクーロン散乱を起こす。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) (2.5)

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オーダーで 1の値になる。個々の電子はマックスウェル分布に従って運動

しており、かつ ICMは光学的に薄いためエネルギー放射率の総和は、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) erg s−1cm−3ν−1 (2.6)
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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化した量である。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 (2.7)

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

温度 T ∼ 107K のような光学的に薄いガスの電離過程は衝突電離と再結合が支配的であり、銀河団同士

の衝突の直後や宇宙平均の 10倍程度以下のような低密度領域を除いては、

Xj + e− ⇌ Xj+1 + 2e− (2.8)

のような電離平衡の状態にあると考えられる。Xj は元素 Xの j階電離したイオンである。ICMからの輝

線放射は鉄や酸素などの重イオンによるものが多く、表 2.3のようなものがある。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。輝線放射はエネルギー準位間の余

表 2.3: ICM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

分なエネルギーに起因し、あるエネルギー準位に電子を持つイオンの密度は衝突励起においては ICM中の

電子密度に比例するため、輝線による放射率は以下のような式で表される。

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

e (2.9)

Λline は輝線放射においての冷却関数である。Ｘ線で観測されるのは主に熱的制動放射と輝線放射であり、

図 2.1に銀河団からの 0.1-10 keVのモデルスペクトルを示す。式 (2.6)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。

2.3 Ｘ線質量推定

Ｘ線では ICMが重力と圧力勾配の釣り合いの関係である静水圧平衡を仮定して質量を推定する。ここで

はＸ線質量推定に必要なガス密度と温度の半径分布のモデルと静水圧平衡を仮定した質量推定について説

明する。
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図 2.1: ICMの熱的制動放射および輝線放射によるモデルスペクトラム (Smith et al., 2001)。ICMモデル

のパラメータは赤方偏移 z=0、アバンダンスA=1、温度 T=2-9 keVである。熱的制動放射の連続的な成分

と電離した重元素のエネルギー遷移による輝線放射の成分が見られる。

2.3.1 ガス密度分布

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播する時間で表せ、

ts =
2R

cs
∼ 2 Gyr

(
R

1 Mpc

)( cs
1000 kms−1

)−1

(2.10)

となる。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

(2.11)

ρ̄m = Ωmρcr (2.12)

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 = 3H(z)2/8πGは宇宙の臨界密度である。ここで、

H(z)2 = H2
0E(z)2 = H2

0

[
Ωm,0](1+z)3+ΩΛ

]
(2.13)

である。式 (2.10)が式 (2.11)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、重

力と圧力勾配の釣り合いの関係式である静水圧平衡がおおまかに成り立っていることを意味する。したがっ

て銀河団が球対称だと仮定すると、
1

ρg

dPg

dr
= −dϕ

dr
(2.14)
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の関係式が成り立つ。ρg は ICMの質量密度、Pg は ICM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、気体の状態方程式として、

Pg(r) = kBng(r)Tg (2.15)

を仮定する。ng は ICM密度、Tg は ICMの温度である。式 (2.13)と式 (2.14)から、

d ln ρg
dr

= − µmp

kBTg

dϕ

dr
(2.16)

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
(2.17)

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、球状星団や銀河の密度の半径分布として経験的に知られているキングプロファイル

と等しいと仮定すると、

ρG ∼ ρKing = ρ0

[
1 +

(
r

rc

)2
]−3/2

(2.18)

なる。rcは密度が概ね一定であるとみなせる指標でありコア半径と呼ばれる。式 (2.16)と式 (2.17)および

式 (2.18)の比較により、

ρg = ρβG, β =
µmpσ

2

kBTg
(2.19)

という関係が得られる。ガス密度は水素とヘリウムの数密度の宇宙の平均的な質量組成比H : He : Z = 0.7 :

0.28 : 0.02から電子密度を用いて、

ρg = 1.92µmpne (2.20)

と表せる。式 (2.18)の ρG と式 (2.19)を合わせると、ICM内の電子密度の半径分布は

ne(r) = ne0

[
1 +

(
r

rc

)2
]−3β/2

(2.21)

の式で表すことができ、この式を βモデルと呼ぶ。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。β モデルは等温モデルとも呼ばれ、ICMの温度が半径依存性しないこ

とを仮定している。式 (2.6)の放射率に式 (2.21)の密度の半径分布を代入し視線方向に積分することで、正

味の観測量と同じ単位を持つ ICMの表面輝度分布が得られる。

S(r) = S0

[
1 +

(
r

rc

)2
]−3β+1/2

(2.22)

S0 = ne0nH0Λ(Te)

√
πrc

4πD2
L

Γ(3β − 1/2)

Γ(3β)
erg s−1cm−4 (2.23)
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表 2.4: 図 2.2のモデルパラメータ。

model n0 [cm−3] rc1 [kpc] β1 n02 [cm−3] rc2 [kpc] β2 α rs ϵ γ

β1 1e-3 200 1.0 0 0 0 0 0 0 0

2β2 1e-3 200 1.0 8e-4 10 0.5 0 0 0 0

Martino3 8.6e-4 200 0.9 3.2e-3 20 1.0 1.0 0 0 0

Vikhlinin4 8.6e-4 200 0.9 3.2e-3 20 1.0 1.0 1000 0.4 3.0
1 式 2.21 に対応
2 式 2.21 の 2 項足し上げに対応
3 式 2.24 に対応
4 式 2.23 に対応

DLは銀河団までの光度距離、nH0は中心の水素密度である。観測データの質や銀河団によっては式 (2.21)

の β モデルを二つ足し合わせた 2β モデル

S(r) =
N=2∑
i=1

Si(r)beta (2.24)

の方が観測と一致することがあることが報告されている。また近年の Chandra衛星を用いた高角度分解能

によるＸ線撮像観測により、中心部付近での放射冷却 (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
rc2

)2
]3β2

(2.25)

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、

γ は勾配の幅を決めるパラメータである。また Chandra衛星より角度分解能の劣る XMM-Newton衛星を

用いた Local Cluster Substructure Survey (LoCuSS)の研究 (Martino et al., 2014a)では、

npne(r) =
n2
0(r/rc1)−α[

1 + ( r
rc1

)2
]3β1−α/2

+
n2
02[

1 + ( r
rc2

)2
]3β2

(2.26)

のような簡易モデルが用いられた。式 (2.25)に対して外側のスロープを調整する項がなくなっている。図

2.2に式 (2.23)の βモデルと 2βモデルおよび式 (2.26)のMartinoのモデル分布、式 (2.23)の Vikhlininの

モデル分布をプロットした。用いたパラメータは典型的な値を代入し、表??に示す。

2.3.2 ガス温度分布

ICMのＸ線放射率 (2.6)からわかるように温度も放射を特徴づける物理量の一つである。ガスは形成過

程で重力エネルギーを熱エネルギーへ変換し温度を得るため、外縁部では中心部へ向かうにつれ温度が上

昇する半径分布を示す。中心部に巨大な楕円銀河である cD銀河が存在する銀河団には、密度上昇に伴う放

射冷却によって温度の低下が見られる銀河団が多い。中心領域を除いた外縁部での 3次元温度の半径分布
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図 2.2: β モデル (式 2.22)、2β モデル (式 2.23)、Martinoモデル (式 2.26)、Vikhlininモデル (式 2.25)の

密度の半径分布。パラメータは概ね外側のスロープに合わせて任意に決めている。緑線の β モデルに対し

て青線の 2βモデルは、より中心部の複雑な構造を再現でき、黄色線のMartinoモデルは中心部のクーリン

グを再現している。赤線の Vikhlininモデルはさらに銀河団外縁部のスロープ構造をより再現している。

の形状は、高い角度分解能を持った Chandra衛星を用いた近年の研究 (Vikhlinin et al., 2006)で、

t(r) =
(r/rt)

−a[
1 + ( r

rt
)2
]c/2 (2.27)

のような関数が観測とよく一致することがわかっている。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。近年の XMM-newton衛星を用いた

(Martino et al., 2014a)の研究でも三次元温度モデルとして用いられた。また中心付近のクーリングは先の

研究結果と同様に、

tcool =
x + Tmin/T0

x + 1
, x =

(
r

rcool

)acool

(2.28)

で観測とよく一致することがわかっている。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 (2.27)およ

び式 (2.28)から ICMの三次元温度の半径分布として、

T3D(r) = T0tcool(r)t(r) (2.29)

が与えられる。式 (2.28)は 9個のフリーパラメータを持ち、様々な銀河団の温度分布を説明することがで

きる。式 (2.28)は 3次元温度の半径分布であり、観測されるプロジェクション温度と一致させるためには、

視線方向に温度を積分する必要がある。密度の半径分布のときとは異なり、プロジェクション温度の半径分

布では ICMの密度の半径依存性を無視することは難しいため、よく用いられる方法として、ICMの放射率
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で重み付けをする方法がある。

Tew =

∫
Λ(T )npnpTdV∫
Λ(T )npnpdV

(2.30)

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

(2.31)

W =
npne

Tα
3D

(2.32)

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 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で温度の

半径分布をより反映することがわかっている。図 2.3にこれらの温度のモデル分布をプロットした。用いた

パラメータは表??に示す
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図 2.3: Martinoモデル、Vikhlininモデル (式 2.28)の温度の半径分布。横軸は銀河団中心からの距離 (kpc)、

縦軸は温度 (KeV)。赤線はMartinoモデル (式 2.28)の中心部のクーリングの項 tcoolを除いたもの。Vikhlinin

モデルは中心部のクーリングをより再現していることが見てとれる。
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表 2.5: 図 2.3のモデルパラメータ。

model T0 [keV] rt [kpc] a c rcool [kpc] acool Tmin

Martino1a=0 8.0 150 0 0.5 0 0 0

Martino1 7.12 300 -0.3 0.2115 0 0 0

Vikhlinin2 8.0 150 -0.3 0.5 100 4 6.4
1 式 2.27 の tcool を省いたものに対応
2 式 2.27 に対応

2.3.3 ガス質量および静水圧平衡を仮定した全質量推定

ガス密度は §2.3.1で得られた電子密度の半径分布から、

ρg = µmp(nH + nHe + ne) (2.33)

= 1.92µmpne (2.34)

と得られる。ここで µは水素の平均分子量であり、本研究では銀河団の平均的な値として 0.5964を用いて

いる。中心から半径 rまでのガス密度を積分することでガス質量Mg(r)が得られる。そして、§2.3.1の議論

で銀河団が近似的に静水圧平衡にあることが言える。静水圧平衡の式 (2.15)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
(2.35)

となり、質量M(r)について整理すると、

M(r) = − r2

Gρg

∂p

∂r
(2.36)

となる。ここで、
∂p

∂r
=

p

r

d ln p

d ln r
(2.37)

と式変形すると、

M(r) = − r

G

p(r)

ρg(r)

d ln p(r)

d ln r
(2.38)

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

]
(2.39)

と表される。当然だが半径の増加に伴い質量も増加する。式 (2.39)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銀河団の全質量が求まる。
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2.4 メンバー銀河の星質量測定

ここでは可視光による銀河の星質量の推定法について述べる。個々の銀河のスペクトルの違いは銀河の

中のさまざまな活動、特に星生成史の結果として現れる。質量や金属量の異なるさまざまなタイプの星に

ついて、スペクトルの典型例があり、そこから推定される星生成史から観測時での星の分布を計算し、銀

河全体のスペクトルを計算することができる。そのうち銀河のスペクトル進化モデルとして (Bruzual and

Charlot, 2003)で用いられた Isochrone systhesis model(Bruzual A. and Charlot, 1993)を簡単に説明する。

ある時間の星の進化モデルと、ある時間の星のスペクトル分布モデルによって、銀河内の星のスペクトル

の総和の分布が Sλ(t)で与えられる。単位時間あたりに作られる星の総質量である星生成率をモデル化し、

それらの積を現在までの時間で積分することで、銀河全体の放射率は、

Fλ(t) =

∫ t

0

ϕ(t− τ)Sλ[τ, ξ(t− τ)]dτ (2.40)

となる。ϕ(t− τ)はある時間の星生成率、Sλ[τ, ξ(t− τ)]はある周波数、ある初期質量あたりの銀河内の星の

総スペクトル分布 (SED)である。スペクトル分布は銀河の重元素量 ξ(t− τ)に依存する。式 (2.37)から銀

河進化を特徴づけるパラメータは、星生成率 ϕ、星質量M∗、赤方偏移 z∗の 3つであることがわかる。よっ

て、観測から得られる銀河のスペクトルと比較することにより、星質量を得ることができる。

2.5 銀河団の多波長研究

2.5.1 mass bias

銀河団の力学状態を仮定しない弱い重力レンズによる質量測定に対して、Ｘ線質量測定は ICMの力学平

衡や熱平衡を仮定している。銀河団が十分に力学平衡の状態にない場合、ICMが球対称でなく、乱流・バル

ク運動が無視できない程度まで圧力に寄与している可能性がある。また銀河団中心部では放射冷却が卓越し

ており、熱平衡が局所的に崩れていることも考えられる。それに伴い冷えた物質は電子と結合しイオン組成

比が変化していることも考えられる。今ポリトロープな流体の状態方程式を仮定しているが、単純な状態方

程式でないかもしれない。低エネルギー帯域に着目しても温度の半径依存性を無視できないかもしれない。

このようにＸ線では様々な物理描像を仮定している。それに対し、弱い重力レンズによる測定は銀河団の

力学状態を仮定せずに質量を求めることができる。今までの研究 (e.g. Mahdavi et al. (2013b),Israel et al.

(2014),Kettula et al. (2015),Smith et al. (2016),Okabe et al. (2014PASJ))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MX/MWL は、1より小さい傾向にあることがわかっているが、0.6

から 1.0とばらついており未だ収束していないのが現状である。表 2.6にいくつかの先行研究の値を示す。

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

河光度、弱い重力レンズによる質量MWLなどの物理的に相関の強いパラメータが用いられる。全質量は宇

宙の臨海密度の体積積分に比例し、

Mtot ∝ ∆ρcrr
3 (2.41)
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表 2.6: mass bias

研究 半径 mass bias

Mahdavi et al. (2013b) r500 0.88+0.05
−0.05

Israel et al. (2014) r500 0.92+0.09
−0.08

Kettula et al. (2015) r500 1.06+0.13
−0.13

Smith et al. (2016) r500 0.95+0.05
−0.05

と与えられる。一方、ガス質量はガス密度の体積積分であるため、

Mgas ∝ ρgasr
3 (2.42)

となる。全質量とガス質量は同様の半径依存性を示すことから、

Mtot ∝ Mgas (2.43)

の比例関係にあることがわかる。また、銀河団の重力ポテンシャルと速度分散の等式から、

Mtot ∝ σ2
vr ∝ r3 (2.44)

となり、ICMの温度は熱平衡にある物質の速度分散から、

T ∝ ∆σ2
v ∝ r2 (2.45)

と与えられることにより、全質量と温度には、

Mtot ∝ T 3/2 (2.46)

のべき関数的相関があることがわかる。ICM放射は密度の 2乗と温度の 1/2乗に比例することから、

Lx ∝
∫

n2dV T 1/2 ∝ MgasT
1/2 ∝ T 2 (2.47)

のべき関数的相関があることがわかっており、観測的にも同様の相関が得られている。これらの銀河団の各

物理量の相関関係は自己相似解と呼ばれ、銀河団物理において重要な役割を果たす。また、観測時間が有限

であることから、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。高い精度のスケーリング関係を構築することは、間接的に

銀河団の全質量を精度よく推定することを可能にする。また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となっ

ている。
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2.5.3 ガスフラクションおよびバリオンフラクション

ガスフラクションとは、銀河団の全質量に対するガス質量の比であり、

fgas(< r) =
Mgas(< r)

MH.E.(< r)
(2.48)

である。一方、バリオンフラクションとは銀河団の全質量に対するバリオン (ガスと星)質量の比であり、

fbaryon(< r) =
Mgas(< r) + M∗(< r)

MH.E.(< r)
(2.49)

である。M∗は銀河団中の星質量である。宇宙平均のバリオン比が銀河団と近いという仮定のもと、ΩM の

制限をかけるには、外縁部のガスフラクション、とりわけビリアル半径のガスフラクションの不定性を抑え

ることが重要である。今までの研究から質量の大きい落ち着いた銀河団ではガスフラクションは典型的な

値を示すことがわかっている。表 2.6にいくつかの先行研究を示す。

銀河団はMpcもの広範囲の領域がそのままの組成で重力崩壊して形成されたため、宇宙の平均的な組成

比 Ωb/Ωm = 0.164 ± 0.007(Komatsu et al., 2009)を保持していると考えられ、銀河団の組成比から大まか

な宇宙の組成比を求めることができると考えられる。実際には、銀河団中心付近の放射冷却時間は短く、星

生成活動や活動銀河核によるガスの吹き出しの影響が無視できないため、数十%程度低い値が観測から得

られている。

表 2.7: ガスフラクション

研究 半径 ガスフラクション

Ettori (2003) r200 0.107+0.028
−0.0019

LaRoque et al. (2006) r2500 0.110+0.003+0.006
−0.003−0.018

Zhang et al. (2006) r500 0.116+0.007
−0.007

Afshordi et al. (2007) r200 0.109+0.013
−0.013

Allen et al. (2008) r2500 0.1104+0.0016
−0.0016

Vikhlinin et al. (2009) r500 0.125+0.037
−0.037

Umetsu et al. (2009) r500 0.126+0.019+0.016
−0.019−0.016

Peng et al. (2009) r500 0.12+0.01
−0.01

Mahdavi et al. (2013a) r500 0.12+0.01
−0.01

Chiu et al. (2016) r500 0.1027+0.0073
−0.0073

2.6 銀河団の質量関数

宇宙に存在する天体の質量数密度を原理的に求める手法として、初期密度ゆらぎのパワースペクトルと

ゆらぎの成長理論を用いたシュミレーションがある。CMB観測から初期宇宙の密度ゆらぎはガウス分布で
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図 2.4: 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。

よく近似できることがわかっており (Mather et al., 1990)(Smoot et al., 1992)、

PG[δM (ti)]dδM − 1√
2πσ2(M, ti)

exp

[
− δ2M (ti)

2σ2(M, ti)

]
dδM (2.50)

と表される。σ2(M, ti)はある時間 tiにおいての密度ゆらぎの分散、δM (ti)はある時間の質量M の天体が

形成されるのに必要な密度揺らぎである。この密度ゆらぎの分布がある値以上のとき天体が形成されると

仮定し、形成過程の星生成などの効果を補正するなどすることで最終的な天体の分布が得られる。代表的

なものとして、密度揺らぎの線形成長解であるプレス・シェヒター関数 (Press and Schechter, 1974)が簡

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 (2.51)

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。図 2.4は数値シュミレーションにより導出された

質量関数を示す。このように天体の分布は宇宙初期の密度ゆらぎに起因して、ゆらぎの成長は宇宙モデルに

依存する。よって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。CMBや BAOは z ∼ 3000程度の宇宙を見ているため、

近傍宇宙の進化や天体形成史を追うことは難しく、銀河団による宇宙論パラメータの制限とは相補的である

と言える。
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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 (2018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線だけでなく可視光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)

29



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。

30



– 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 系統的質量測定法の確立

4.1 サンプルセレクション

本研究の目的を達成するためには、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., 2011a)) カタログから、低赤

方偏移にあるＸ線で明るい銀河団を選定した。選定条件は HSC-SSP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 である。この選定条件により、22個のＸ線で明るい銀河

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表 4.1に示す。Ｘ

線光度および銀河団質量の概算は、MCXCカタログ (Piffaretti et al., 2011a)から引用した。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、2014年度 (AO14)と 2015年度 (AO15)で採択さ

れた。22個の銀河団のうち、11個はアーカイブデータを用いて、11個は我々のプロポーザルで観測された

データを用いる。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。
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図 4.1: 本研究に用いる銀河団の選定基準。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。黒点はMCXCカタログに載っている銀河団、赤点は本

研究で解析した銀河団、青点は解析していない銀河団である。緑線が本研究の選定基準である。

33



表 4.1: 研究対象の銀河団のＸ線特性 (Piffaretti et al., 2011a)。

MCXC 名 別名 z RA Dec LX(1044erg s−1)*1 ObsID*2

J0157.4-0550 ABELL0281 0.1289 29.35125 -5.84000 1.29 0781200101

J0231.7-0451 ABELL0362 0.1843 37.94708 -4.85583 2.01 0762870201

J0201.7-0212 ABELL0291 0.1960 30.43417 -2.20083 4.27 0605000301

J1330.8-0152 ABELL1750 0.0852 202.70792 -1.87278 2.13 0112240301

J0158.4-0146 ABELL0286 0.1632 29.61833 -1.78083 1.45 0762870301

J1258.6-0145 ABELL1650 0.0845 194.67125 -1.75694 3.47 0093200101

J1311.5-0120 ABELL1689 0.1832 197.87500 -1.33528 12.5 0093030101

J0153.5-0118 0.2438 28.38333 -1.31222 3.62 0762870401

J2337.6+0016 ABELL2631 0.2779 354.41917 0.27667 6.90 0042341301

J1415.2-0030 ABELL1882 0.1403 213.80917 -0.50111 1.91 0762870501

J0152.7+0100 ABELL0267 0.2270 28.18167 1.01611 5.53 0084230401

J0106.8+0103 0.2537 16.70958 1.05472 5.36 0762870601

J1115.8+0129 0.3499 168.97500 1.49556 12.3 0693180201

J0105.0+0201 0.1967 16.25958 2.03000 2.54 0781200401

J1113.3+0231 ABELL1205 0.0780 168.33625 2.53222 1.09 0720250701

J1401.0+0252 ABELL1835 0.2528 210.25958 2.88000 1.97 0551830201

J1200.4+0320 ABELL1437 0.1339 180.10583 3.33361 36.7 0762870801

J2311.5+0338 ABELL2552 0.2998 347.88792 3.64361 10.4 0693010101

J1217.6+0339 0.0766 184.41917 3.66250 2.74 0300211401

J1023.6+0411 0.2850 155.91167 4.18639 18.1 0605540301

J2256.9+0532 ABELL2507 0.1696 344.23792 5.54694 1.77 0762871101

J1256.4+0440 0.2300 194.11042 4.66666 1.71 0762870901
1 0.1 - 2.4 keV の光度。
2 本研究で用いた XMM データの観測 ID。07********の ID は我々の観測提案で得たもの。
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4.2 データリダクション

本節ではXMM-Newton衛星 EPICのデータ処理について述べる。データリダクションはXMM-Newton

衛星の拡がった天体のデータ解析に特化したソフトウェアパッケージ Extended Source Analysis Software

(ESAS)を用いた。ESAS は XMM-Newton衛星の標準解析ソフトウェア SAS の一部として一般公開され

ており、過去の較正データや集光Ｘ線の遮断された領域のデータを元に、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の検証は開発者達による ESASを用いた 70もの近傍銀河団の ICM温

度測定を行った先行研究 (Snowden et al., 2008a)の温度の半径分布と比較することで行った。比較天体は

ESASのマニュアルでテストデータとして用いられているＸ線で明るい近傍銀河団Abell 1795を採用した。

表 4.2に Abell 1795の基本データを示す。解析に用いたソフトウェアは、SAS 16.0.0、HEASoft version

6.19、XSPEC version 12.9.0o、python version 2.0系統のバージョンである。

表 4.2: テストデータ Abell 1795の基本データ。

天体名 z RA Dec LX ergs−1 M500 M⊙ 観測時期 ObsID Exp(ks)*1

ABELL 1795 0.0625 207.22 26.6 5.48e+44 5.53e+14 2000-06-26 0097820101 36.0
1 MOS1 のフレアカット後の exposure。

4.2.1 スクリーニング

—–　フレアカット　—–

まずは生の観測データからイベントデータを抽出し、スクリーニングをかける。XMM-Newton衛星は周

回軌道が地球磁気圏外にあるため、太陽フレアに起因する低エネルギー陽子の影響が避けられず、低周回軌

道の衛星にはない突発的なレート上昇 (SPF,図 3.11)が存在する。一般的にはある上限・下限値外のレート

は用いないようし、SPFの影響を除くが、ESASでは銀河団のような定常的なＸ線放射のレートヒストグ

ラムが正規分布に従うことを利用し、定量的に SPFを除く。ある時間ビンでレートヒストグラム作成し、

正規分布モデルでフィッティングする。モデルピークから ±2σ外れるレートを解析に適さないデータとし

た。図 4.2に Abell 1795のレートヒストグラムおよびライトカーブを示す。レートヒストグラムでは、黒

点が実データ、緑点が正規分布モデルであり、概ねデータはモデルに従っていることがわかる。Abell 1795

ではしきい値である赤線付近で正規分布モデルからの超過成分が見られ、しきい値 2σの範囲内にフレアの

影響を多分に残していることが示唆される。この超過成分の差し引きは、§4.2.1で詳しく述べる。下図はそ

のライトカーブである。

—–　点源除去　—–

拡がった天体である銀河団の解析には、対象銀河団以外の点源の影響を除く必要がある。点源の検出は

0.4–2.3 keVの低エネルギー帯域のカウントイメージを用いて、ウェイブレット解析により行い、その領域

を以降の解析に用いないようにした。ESASでは検出した混入点源に 2つの選定を加えており、イメージの

レートの下限値および点源間の距離の下限値である。点源は天球面において円形領域で除去しており、半

径は点源の明るさが Caldbから計算される典型的なバックグラウンドの 1/4倍になる半径を採用した。本

研究では保守的に点源除去を行うため、ESASで検出可能な点源を全て採用し、銀河団中心付近の構造を
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図 4.2: 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。

誤って検出したものをスムージングレートイメージで視覚的に確認し、点源検出を破棄している。図 4.4に、

ESASで作成した Abell 1795のスムージングレートイメージを示す。先行研究との比較の過程で、除去す

る点源領域の検出器座標および赤道座標の両者の出力において、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を発見した。検出器座標はスペクトル解析で、赤道座標はイメージ解析で用いら

れ、両者の半径の単位は同一であるため、今後の解析には赤道座標の半径を検出器座標の半径に応用する

ことで対処した。

4.2.2 レートイメージ作成

イベントデータにはＸ線信号以外のバックグラウンド信号 (§3.5)も含まれており、定常的なものと不安

定なものに大別される。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、厚い

アルミフィルターにより宇宙Ｘ線を遮断した過去の多数の観測データを用いて、モデルバックグラウンド

が作られている (Kuntz and Snowden, 2008)。ESASにより、Caldb内のモデルバックグラウンドを用いて

QPBカウントイメージを作成し、差し引いたレートイメージを作成する。しかし、モデルバックグラウン

ドが不適切な場合がある。EPIC検出器には過去 10年ほどの観測期間のうち、およそ 10%の割合で低エネ

ルギー帯域で急激なカウントレートの上昇が見られており、QPBの推定に誤りを生じる要因の一つである。

ESASでは解析する観測データに対してモデルQPBが妥当かどうかを、集光Ｘ線の当たらない検出器領域

の hardness rarioとレートの相関を、過去の観測データのものと比較して検証している。先行研究により決

められたスレッショルドを超える CCDチップは、モデルQPBが不適切として、それ以降の解析では用い

ないようにした。サンプル銀河団の EPIC複合レートイメージを付録 B図 11から図 13に示す。
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図 4.3: Abell 1795のMOS1、MOS2、PNの複合レートイメージに検出した混入点源を除去したもの。

4.2.3 銀河団中心決定

銀河団の一次元解析には中心決定が必要不可欠である。中心部では密度が高く放射が卓越しているため、

ある半径領域内においてフラックスの重み平均を取ることで銀河団中心とした。具体的な中心位置の決定

は 0.4–2.3 keVの 3つの EPICの複合カウントレートイメージを用いて、見かけの銀河団放射のピーク位置

を初期値として、ある半径を持つ円内のカウントレートで重みづけ平均をとる。そして求めた中心位置を

初期値として中心決定を繰り返し、中心位置の値がサチュレーションするまで繰り返す。本研究では概ね銀

河団放射が支配的な 500 kpcを最終的には半径として採用した。また円内に点源除去領域が存在する場合、

重心位置に偏りが出てしまうため、中心位置に点対称の位置に点源と同様の大きさの点源除去領域を各ス

テップごとに仮作成し、対称性を考慮しつつ重心決定を繰り返した。

4.3 スペクトル解析による温度測定

4.3.1 スペクトルの作成

温度の半径分布は、銀河団中心から同心円円環領域を指定し、各円環ごとのスペクトルを ICM放射モデ

ルでフィットすることによって求める。円環領域の指定は、ある円環で 3つの EPIC検出器の総カウント数

が概ね 4000カウント以上になるよう領域を指定した。バックグラウンドが支配的な領域も含め、スペクト

ル、レスポンス、QPBスペクトルを各円環ごとに、各 EPIC検出器ごとに作成した。3つの円環の場合は

3 × 3で 9つのスペクトルを作成する。Abell 1795に関しては先行研究である (Snowden et al., 2008a)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。本データの円環領域

とカウント数を表に示す。
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図 4.4: Abell 1795におけるスペクトルフィットで指定した領域。0–30, 30–60, 60–120, 120–180, 180–240,

240–300, 300–420, 420–540, 540–720, 720–840 arcsecの 10領域。

4.3.2 スペクトルフィッティング
スペクトルフィットに用いるモデルは先行論文 (Snowden et al., 2008a)に従って、ICM放射とバックグラ

ウンド放射をモデリングした。また、バックグラウンドモデルのパラメータ推定のため、バックグラウンドの

支配的な領域も含め、全円環領域のスペクトルを同時フィットした。以下にスペクトルフィットに用いたモデ

ルを示す。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)、

phabsは星間塵による吸収、powはべき型放射のモデルを表す。アバンダンスモデルは、angr(Anders and

Grevesse, 1989)を用いており、プラズマの平均分子量は 0.6065を仮定している。使用したフィット統計は

最小二乗法であり、35カウント以上になるようにビンニングした。使用した apecのデータベースAtomDB

は version 2.0.2、QPBや SPFに関する Caldbは version 13を用いた。

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

= gauss1 + gauss2 + gauss3 + gauss4 + gauss5 + gauss6 + gauss7

+con1 ∗ con2(apec1 + phabs ∗ (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)

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

• 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

• 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)
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• phabs*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)

• phabs*apec3 ・・・ 銀河団高温ガスからの放射

• const3*pow2 ・・・SPFの引きのこり成分

—– 輝線成分 Instrumental lines、SWCX　—–

カメラと荷電粒子による輝線は AlKα、SiKα、CuKα線を各スペクトルごとにモデリングしている。こ

れらは、検出器の場所による依存性があることが知られている (Kuntz and Snowden, 2008)。SWCXは太

陽風中の高電離イオンと中性粒子との電荷交換反応による輝線である (Fujimoto et al., 2007)。

—– 宇宙拡散Ｘ線成分 CXB、LHB、TAE　—–

銀河団以外からの宇宙拡散Ｘ線である CXB、LHB、および TAEは、XMM-Newtonデータのみだと精

度良く決まらない場合がある。そのため、ROSAT衛星の全天サーベイ (RASS)データから、銀河団中心

から ICM放射が十分に弱い領域だと考えられる内半径 1度および外半径 2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、CXB、LHB、および TAEのみのモデルを用いて、XMM-Newton衛星のデータと同時フィットする

ことで推定した。またサンプル銀河団において、実データによるCXB、LHB、およびTAEの推定を行った

ところ、エネルギー帯の近い SWCX輝線との縮退を考慮すると、RASSデータによる推定と一致するバッ

クグラウンドの値が得られたことを確認した。

—– フレアの引き残り成分 const3*SPF　—–

SPFは §4.2.1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るものもある。SPFの原因である陽子はＸ線とは異なる応

答を示すので、非熱的荷電粒子由来のスペクトルモデルであるべき型関数を、応答関数をかけずにそのまま

モデルに付加した。銀河団中心部は ICM放射が卓越しており、推定が難しいため、主に外縁部で推定され

る。規格値を ESASの Caldbから計算されるスケールファクターでスケールしたまま、全領域を同時フィッ

トして推定することで、中心領域のバックグラウンドも推定する。べき型関数の傾きは高エネルギー側のス

ペクトルの傾きで概ね決まり、MOSでは 0.9–1.3、PNでは 1.5–3.0の値をとる。

—– コンスタント成分　 const1、const2—–

2つのコンスタントパラメータは、検出器間の系統誤差のモデルと各円環ごとのスケールファクターで

ある。前者は 3つの EPIC検出器のスペクトルを同時にフィットしており、系統的な違いを考慮する必要が

あるためである。後者は、RASSデータにより推定した CXB、LHB、および TAEと、外縁部領域のスペ

クトルで推定した SPFを全円環に伝播するために用いる各円環領域の立体角である。

まとめると、各スペクトルで独立な成分は検出器と荷電粒子による輝線であり、各円環で共通な成分は

SWCX + TAE + LHB + CXB + Sourceであり、規格値を const*constでスケールしている。そのうち、

TAE + LHB + CXBはRASSデータで推定し、SWCX + Sourceは実データで推定している。RASSデー

タで主に推定した TAE + LHB + CXBは、各円環の立体角 const2でスケールして伝搬している。SPFは

主に外縁部の銀河団放射が弱まり、バックグラウンドが支配的な領域で推定し、規格値をスケールしたまま

フィットしている。また銀河団の赤方偏移はMCXCカタログ値で固定しており、星間吸収を決める水素柱
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密度は LABサーベイの 21cm線により得られる値 (Kalberla et al., 2005)を NASA/HEASARCの nHを

計算するサイトで、銀河団中心において計算し固定している。Abell 1795に関しては先行研究と比較する

ため、水素柱密度を最終的にはフリーにしている。表 4.3にスペクトルフィットパラメータを示す。最終的

なフリーパラメータの数は円環の数に依るが、60から 150個程度となった。

4.3.3 テストデータAbell 1795によるESASの検証

Abell 1795のスペクトルフィットの結果を図 4.5に、温度の半径分布を図 4.6左に示す。複数の条件にお

いて、先行研究との比較を行った。赤方偏移は表 4.2の値を用いた。先行研究と同様の手法を用いて得られ

た温度は、平均しておよそ 0.065 keV、最大 0.35± 0.12ほど、先行研究より低い結果となり、0.2Mpc以内

で差が顕著であった。この差異は、1 keV以下で主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., 2008a)では、その影響も調べており、図 4.6右に示すように、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、先行研究と一致したと言える。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。

図 4.5: 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。

4.4 正味の密度分布への変換係数の導出

正味の単位の密度 cm−3を得るためには、観測量 count s−1deg−2Ω−1を適切に単位換算する必要がある。

ここで Ωは有効面積である。イメージは 0.4-2.3 keVのあるエネルギー幅を持ったカウントの積分値であ

り、エネルギーによる依存性の強い有効面積での直接的な単位換算は難しい。スペクトルフィットモデルは

cm2の単位を持つ有効面積でフラックスをエネルギーごとに補正しており、スペクトルフィットで得られる

APECのノルムの電子密度は cm−3であるため、スペクトルのベストフィットパラメータから、正味の密度
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表 4.3: スペクトルフィットパラメータ

モデル モデル名 パラメータ名 初期値 初期状態 最終状態

Instrumental lines gauss1-51 line *2 fix fix

gauss1-5*1 sigma *2 fix fix

gauss1-5*1 norm *2 free free

EPIC Systematic const1 有効面積比の補正 *3 *3 *3

Scal factor const2 立体角 *4 fix fix

SWCX gauss6-7 line *2 fix fix

gauss6-7 sigma *2 fix fix

gauss6-7 norm *2 free free

TAE apec1 kT 0.109 free free

apec1 Abundance 1 fix fix

apec1 redshift 0 fix fix

apec1 norm 1.44E-06 free free

Photoelectric absorption phabs nH *9 fix fix

LHB 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

CXB pow1 index 1.46 fix fix

pow1 norm 8.69E-07 free free

ICM apec3 kT *5 free free

apec3 Abundance*6 *5 free free

apec3 redshift *9 fix fix

apec3 norm *5 free free

SPF pow2 index 1.24 free*7 free*7

pow2 norm 2.36E-04 free*8 free*8

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。

9 各銀河団ごとの値を使用。
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図 4.6: 左図は、Abell 1795の温度分布。黒点が (Snowden et al., 2008a)の温度、その他の温度が本研究の

解析結果である。MOSと PNを用いた結果が赤および緑円である。MOSのみが青、ピンク、水色であり、

(Snowden et al., 2008a)と同様の解析手法を用いたのは水色の温度である。中心部ではおよそ 0.2 keVのず

れが見られた。右図は、Caldbの異なるバージョンによる温度分布の違い (Snowden et al., 2008a)。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。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ていることがわかる。

への変換係数が得られる。APECのノルム全体の単位は、

N =
10−14

4πd2A(1 + z)2

∫
nenpdV = 1 1/cm

5
(4.1)

である。銀河団中心円環のスペクトルフィットの APECのベストフィットパラメータを用いて、変換係数

を求める。APECのパラメータのうち、規格値 Normを 1.0にして,その他のパラメータ (温度 T、アバン

ダンス A、赤方偏移 z)をベストフィットパラメータで固定して、シュミレーションスペクトルを作成する。

APECの放射率は Normを用いると、以下のような式で表され、下図のシュミレーションスペクトルの縦

軸に対応する。

ϵν = Aν ∗ Norm = Aν
10−14

4π(dA(1 + z))2

∫
nenpdV counts/sec/keV (4.2)

Aν = counts/sec/keV cm5 (4.3)

A = counts/sec cm5 (4.4)

Norm = 1/cm
5

(4.5)

上式を、表面輝度分布を作成したエネルギー範囲、0.4-2.3 keVで周波数 (エネルギー)積分することで、

42



10.5 2 5
1

1
0

2
5

2
0

5
0

n
o

rm
a

liz
e

d
 c

o
u

n
ts

 s
−

1
 k

e
V

−
1

Energy (keV)

mos1 fake spectrum

図 4.7: Norm=1でシュミレーションしたスペクトルの例。

変換係数 Aを得る。Nは周波数に依存しないかつ、1.0であるので、∫ 2.3

0.4

ϵνdE =

∫ 2.3

0.4

Aν ∗NdE =

∫ 2.3

0.4

AνdE = A (4.6)

となる。式 (4.2)の周波数積分であるため、求めた Aは以下の関係式が成り立つ。

A
10−14

4π(dA(1 + z))2

∫
nenpdV = counts/sec (4.7)

式を整理して、

counts/sec

A
=

10−14

4π(dA(1 + z))2

∫
nenpdV (4.8)

となる。上記を用いて、イメージにより作成された表面輝度分布を Emission Integral へ変換し、密度を

得る。

イメージから計算される表面輝度分布 Sx(θ)は次元として、 counts/sec/deg
2 を持つ。 dVは視線方向

dlと球面成分 dSに分けて、バームクーヘン状の円柱積分を考え、dSは dθ2で積分する。左辺が観測量、右

辺が正味の物理量である。右辺の ( π
180 )2 は、ラジアンへの変換のためである。∫ θ2

θ1

Sx(θ)

A
2πθdθ =

10−14

4πd2A(1 + z)2

∫
nenpdldS (4.9)

=
10−14

4πd2A(1 + z)2

∫ ∫ θ2

θ1

nenpdldθ
2
( π

180

)2
d2A (4.10)

=
10−14

4π(1 + z)2

∫ ∫ θ2

θ1

nenpdldθ
2
( π

180

)2
(4.11)

上式を整理すると、

4π(1 + z)2

10−14

(
180

π

)2 ∫ θ2

θ1

Sx(θ)

A
2πθdθ =

∫ ∫ θ2

θ1

nenpdldθ
2 (4.12)

43



n′
en

′
p を表面輝度分布のフィットから得られるものとすると、正味の電子密度分布は n′

en
′
p の定数倍である

(counts/sec/deg2/Ω → erg/sec/cm4 の線形変換であるため定数倍となる)ため、nenp = B ∗ n′
en

′
p のよう

に表せる。式 (4.12)に代入して、

4π(1 + z)2

10−14

(
180

π

)2 ∫ θ2

θ1

Sx(θ)

A
2πθdθ = B ∗

∫ ∫ θ2

θ1

n′
en

′
pdldθ

2 (4.13)

となる。表面輝度分布のフィットは pixelで視線方向積分するため、

Sx =

∫
n′
en

′
pdpixel (4.14)

となる。pixel → cmを考慮すると、式 (4.13)は

4π(1 + z)2

10−14

(
180

π

)2 ∫ θ2

θ1

Sx

A
2πθdθ = B ∗

∫ θ2

θ1

Sx

(
2.5

3600

)( π

180

)
dA2πθdθ (4.15)

4π(1 + z)2

10−14

(
180

π

)2
1

A

∫ θ2

θ1

Sx2πθdθ = B ∗
(

2.5

3600

)( π

180

)
dA

∫ θ2

θ1

Sx2πθdθ (4.16)

4π(1 + z)2

10−14

(
180

π

)2
1

A
= B ∗

(
2.5

3600

)( π

180

)
dA (4.17)

4π(1 + z)2

10−14

(
180

π

)3
1

A

(
3600

2.5

)
1

dA
= B (4.18)

となる。ここで、右辺の ( 2.5
3600 )は 1 pixel = 2.5 arcsecを変換するためである。よって、表面輝度分布の

フィッティングから得られる密度に変換係数 Bをかければ、正味の密度の半径分布が得られる。

4.5 表面輝度分布

4.5.1 表面輝度分布のフィッティング

ICM放射スペクトルは式 (2.6)より、ICM温度付近で立ち下がりが見られることがわかり、スペクトル

の形状は温度に依っているところが大きい。図 2.1より、その立ち下がりが確認でき、高エネルギー側に対

して低エネルギー側のスペクトルは ICM温度による依存性が小さいことがわかる。実際、ICM温度 2–9

keVのモデルスペクトルの 0.4–2.3 keVの周波数積分の値は∼ 3%ほどしか違いが無いことを確認した。そ

のため、式 (2.21)の表面輝度分布モデルは低エネルギー帯域では ICM温度による依存性を無視できると考

えられる。よって観測イメージから 0.4–2.3 keVのレートを抽出し、表面輝度分布を測定することで、ICM

密度の半径分布を得ることができる。本研究では 3つの EPIC検出器のイメージからそれぞれの表面輝度

分布を生成し、§4.5で述べた有効面積の補正をそれぞれに行うことで、3つの表面輝度分布の規格値 (単位)

を揃え、同時フィットすることで統計量を上げた。作成した表面輝度分布には検出器ごとに系統誤差も含ま

れているため、スペクトルフィットから得られた EPIC検出器間の系統誤差を表す constパラメータで補正

した。またモデル関数は銀河団中心部の細かな構造を得るため、中心 2 arcminの半径内で PSF(§3.5参照)

を畳み込み、望遠鏡応答をモデルに反映させた。PSFの角度とエネルギー依存性は中心 2 arcminおよび

0.4–2.3 kevでは、最大∼ 10%程度であることを確認したため、銀河団中心の PSFのみを用いた。式 (2.21)

の βモデルは視線方向積分に対する解析解が存在するが、2βモデルや式 (2.23)および式 (2.24)は解析解が
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無いため、視線方向に対して柱状に数値積分することで表面輝度分布のモデルを作成する。また、銀河団以

外からの宇宙拡散Ｘ線バックグラウンドのモデルとして、半径に対して一定のモデルを加えた。先に述べた

ように EPIC間の系統誤差は補正しているため、バックグラウンドモデルは EPIC検出器で一様であると

した。モデル関数のエラー計算はパラメータの covariance matrixから boot strap手法を用いて、リサンプ

リングし不偏分散をとることで 1σエラーを得た。

4.5.2 Abell 1689による密度の半径分布の検証

先の解析手法によって得られた密度の半径分布が正しいかどうかを、先行研究の豊富な Abell 1689の比

較により様々な検証を行った。その過程で業界標準で用いられている熱的プラズマ放射モデル APECにお

いて、フラックスの赤方偏移依存性にバグがあることを発見した。開発者に報告し、現時点ではバグは是正

されている。また §4.4の密度への変換係数において、スペクトルフィットに用いた各円環で変換係数を求
めると、中心部から外側へ向かうにつれ、減少するような半径依存性が見られた。これはシュミレーション

スペクトルの検証から、レスポンスに補正された vignetting(§3.3参照)の影響を受けており、イメージは既

に vignetting補正されていることから、変換係数に半径依存性は必要ないとした。さらに vignetting補正

は望遠鏡に集光されたＸ線にのみ必要な補正であるため、フィルターに用いられているアルミの輝線であ

る 1.5 keV付近のＸ線には不適切である。実際、1.4–1.6 keVのエネルギー帯域の表面輝度分布には外側で

はね上がりが見られた。そのため、1.4–1.6 keVのエネルギー帯域のイメージを 0.4–2.3 keVのイメージか

ら差し引くことで、アルミ輝線の影響を除いた。図 4.8はフィット結果と得られた密度の半径分布である。

Abell 1689は βモデルよりもデータと一致度が高い 2βモデルを用いた。密度の半径分布において、先行研

究より本研究の密度が、1 Mpc付近で 16%ほど高い結果となった。表面輝度分布においても 0.7 Mpcより

外側で傾きが先行研究よりフラットになる傾向が見られた。外側の傾きはバックグラウンドモデルに大きく

依存しており、バックグラウンド推定において先行研究がブランクスカイを用いているのに対し、本研究で

は実データによる推定を行っている点で違いが見られたと思われる。その定量的な影響については、§6で
詳しく議論する。

4.6 温度の半径分布

4.6.1 プロジェクション温度の半径分布のフィッティング

§4.3で三次元温度の半径分布は、式 (2.27)の中心部のクーリングを詳細に再現する項 tcool(r)を除いた

(Martino et al., 2014a)で用いられたモデル関数を用いた。三次元温度の半径分布からプロジェクション温

度の半径分布への変換式は、式 (2.28)および式 (2.29)両方でフィットを行い、Abell 1689では違いないこ

とを確認したため、本研究では式 (2.29)の spectroscopic–like temperatureモデルを用いることにした。式

(2.30)には §4.5で得られた密度の半径分布を組み込まれている。そのため、密度の半径分布をエラーで上
下させ、温度のフィットを行い、中心値との差をエラーとして伝搬した。さらにモデル関数のエラーに密度

の半径分布と同様、パラメータの covariance matrixから boot strap手法を用いて、リサンプリングし不偏

分散をとることで 1σエラーを得た。
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図 4.8: Abell 1689における表面輝度分布 (左図)および電子密度の半径分布 (右図)。左図において、黒店

は本研究の実データ、赤線は全モデル関数、青線は表面輝度分布モデルおよびバックグラウンドモデルであ

る。また、マゼンタは (Martino et al., 2014a)の結果の規格値をスケールしたもの。0.7 Mpcより外側で傾

きが先行研究よりフラットになる結果となった。右図において、青線が本研究結果、その他の色が先行研究

の結果である。先行研究より本研究の密度が、1 Mpc付近で 16%ほど高い結果となった。

4.6.2 Abell 1689による温度の半径分布の検証

密度と同様に解析手法の検証のため、温度も先行研究と比較した。図 4.9はフィット結果と得られた温度

の半径分布である。Abell 1689(MCXCJ1311.5-0120)およびAbell 291(MCXCJ0201.7-0212)において先行

研究と比較し、本研究とエラーの範囲内で一致していない点もあるが、概ね先行研究と同様の温度の半径

分布の傾向が得られ、概ね先行研究と違いない温度が得られたことを確認した。

4.7 ガス質量および全質量の導出

§4.5および §4.6で得た密度と温度の半径分布を用いて、式 (2.31)および式 (2.35)に代入し、ガス質量と

全質量が得られる。Abell 1689において先行研究と比較した結果を図 4.10に示す。XMM-Newton衛星を

用いた研究とはエラーの範囲内で一致したが、Chandra衛星を用いた研究では 23 ∼ 27%ほど全質量が小

さく見積もられた。これは 64の低赤方偏移銀河団を用いたXMM-Newton衛星と Chandra衛星間の温度や

質量の系統的違いを調査した研究 (Schellenberger et al., 2015)によると、Chandra衛星は XMM-Newton

衛星に対して、銀河団質量を 25%大きく推定することが影響していると考えられる。衛星間の系統的な違

いを考慮すると、本研究結果は先行研究と違いない結果であると言える。
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図 4.9: Abell 1689および Abell 291における温度の半径分布の比較。エラーの範囲内で一致していない点

もあるが、概ね先行研究と一致した。

4.8 本章のまとめ

本章ではXMM-Newton衛星EPIC検出器データを用いた密度および温度の半径分布の導出から、質量導

出までの解析の流れを述べた。以下に本解析パイプラインをまとめた。本解析パイプラインはXMM Cluster

Analysis Software with ESAS(XCASE)と名付けパッケージ化してGitLabを通じて、共同研究チームに提

供している。

1. イベントデータの較正および SPF発生時間のイベント除去

2. 混入点源の領域リストの作成および補正

3. イメージおよびモデル QPBイメージ作成

4. フラックス重心位置の決定

5. 同心円円環領域でスペクトルおよびレスポンスおよびモデル QPBスペクトル作成

6. 全円環領域のスペクトルを同時フィット

7. 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および SPF差し引いたレートイメージ作成

8. 観測量から正味の電子密度への変換係数の導出

9. 表面輝度分布のフィッティング

10. 温度の半径分布のフィッティング

11. ガス質量、静水圧平衡質量の半径分布の作成
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図 4.10: Abell 1689における全質量の先行研究との比較。実線が本研究結果で全質量とガス質量の半径分

布、点が先行研究の結果。Chandra衛星の結果が本研究結果より系統的に大きいことがわかる。
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第5章 解析結果

5.1 電子密度の半径分布

得られた密度の半径分布について述べる。サンプル銀河団には衝突銀河団もあり、モデルに修正を加え

る必要があった。MCXCJ0157.4-0550はサブ銀河団からのＸ線放射の影響を考慮するため、β モデルをサ

ブ銀河団中心からの半径分布としてモデルに加えており、

S′(r) = S0

[
1 +

(
r

rc

)2
]−3β+1/2

+
S0

2π

∫ 2π

0

dθ

1 +

(√
r2 + d2off − 2rdoff cos θ

rc

)2
−3β+1/2

(5.1)

の式を用いた。MCXCJ1415.2-0030は 2Mpc離れた領域に銀河群が存在し、ビリアル半径外であるため今

まさに衝突しようとしている銀河団であり、同様に β モデルを加えている。それ以外の天体では、8天体

で β モデル、6天体で 2β モデルを観測量との一致度を考慮して採用した。表 5.1に表面輝度分布のベスト

フィット値を示す。β モデルの銀河団では傾きを決めるパラメータ β の値 0.5 ∼ 1.0を示し、典型的な銀河

団の値と概ね一致した。2βモデルの銀河団では中心部の密度が βモデルの銀河団に対して大きいことがわ

かった。図 5.1に示す電子密度の半径分布を見ると、確かに 2βモデルの銀河団は βモデルの銀河団に比べ、

中心部の密度が 1桁程大きくなっていることがわかる。サンプル銀河団の特性について、中心部の密度が

高いものと低いものの 2つの傾向があることがわかる。各銀河団の表面輝度分布のフィット結果をプロット

したものは付録 Gに全て示す。

図 5.1: サンプル 16銀河団の電子密度の半径分布。縦軸は E(z)(式 (2.13)参照)でスケールした密度、横軸

は r500(§5.3参照)でスケールした半径である。大まかに中心部で密度の高いものと低いものの 2つの密度

の半径分布の傾向が見て取れる。
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表 5.1: 表面輝度分布のベストフィットパラメータ。

MCXC 名 n0 rc1 (arcmin) β1 n02 rc2 (arcmin) β2

MCXCJ0157.4-0550*3 10.00 3.463 0.625 1.682 0.055 0.461

MCXCJ0231.7-0451*1 0.026 2.060 0.995 0.000 0.000 0.000

MCXCJ0201.7-0212*2 11.83 0.145 0.598 0.067 0.995 0.685

MCXCJ0158.4-0146*1 0.028 1.069 0.595 0.000 0.000 0.000

MCXCJ1258.6-0145*2 0.669 0.721 0.706 0.018 3.308 0.832

MCXCJ1311.5-0120*2 4.034 0.463 1.086 0.342 0.994 0.677

MCXCJ0153.5-0118*1 0.050 0.928 0.573 0.000 0.000 0.000

MCXCJ2337.6+0016*1 0.100 1.297 0.802 0.000 0.000 0.000

MCXCJ1415.2-0030*3 0.273 1.645 0.928 0.694 0.429 0.416

MCXCJ0106.8+0103*2 30.90 0.121 0.627 0.049 0.927 0.814

MCXCJ1115.8+0129*2 41.78 0.077 0.515 0.065 2.014 3.304

MCXCJ0105.0+0201*1 0.030 1.578 0.802 0.000 0.000 0.000

MCXCJ1401.0+0252*2 107.5 0.087 0.574 0.479 0.638 0.677

MCXCJ1217.6+0339*1 0.034 2.131 0.551 0.000 0.000 0.000

MCXCJ1023.6+0411*1 14.77 0.211 0.602 0.000 0.000 0.000

MCXCJ1256.4+0440*1 0.079 0.746 0.568 0.000 0.000 0.000
1 β モデル
2 2β モデル
3 衝突銀河団の 2 つの β モデル
4 n0 と n02 の単位は正味の密度への変換途中であり、cm−3 の単位ではない。
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5.2 温度の半径分布

得られた温度の半径分布について述べる。図 5.2左に温度の半径分布を示す。各銀河団でそれぞれ異な

る温度のふるまいを示しており、7天体で中心部の温度低下が見られた。ベストフィット値を表 5.2に示す。

aのパラメータが中心部の温度の傾きを決めており、中心部の温度低下が見られる銀河団はパラメータをフ

リーにし、そうでない銀河団は 0に固定している。外側のスロープを決めるパラメータ cはフィットで決ま

らないものに対して、典型的な値で観測とモデルを一致させている。サンプル銀河団の温度の半径分布の一

様性をみるため、三次元温度を全質量でスケールしたUniversal Temperature Profileを求めた (図 5.2 右)。

規格値に用いているのはシミュレーションによる銀河団物理量の相関関係の研究である (Kravtsov et al.,

2006)の r500 における全質量と温度の関係式、

E(z)M500 = CTT
3/2 (5.2)

を用いてスケールしたものである。CT は規格値を決めるパラメータであり、(Kravtsov et al., 2006) の

14.41 ± 0.014の値を用いた。§5.3で紹介する本研究で得た r500での全質量を用いて三次元温度をスケール

した結果、概ね 0.2 − 0.6r500 の領域でサンプル銀河団で一様な温度の半径分布を示していることがわかっ

た。この半径領域の一様性は §6のスケーリング関係の議論で用いる。各銀河団の温度の半径分布のフィッ
ト結果をプロットしたものは付録 Hに全て示す。

表 5.2: 温度分布のベストフィットパラメータ

model T0(keV) rt (arcmin) a b*1 c

MCXCJ0157.4-0550 3.517 7.284 0.000*1 2.000 1.000*1

MCXCJ0231.7-0451 5.636 2.849 0.000*1 2.000 1.000*1

MCXCJ0201.7-0212 7.514 4.716 -0.34 2.000 2.990

MCXCJ0158.4-0146 3.521 7.234 0.000*1 2.000 3.000*1

MCXCJ1258.6-0145 6.048 3.418 -0.09 2.000 0.499

MCXCJ1311.5-0120 11.597 0.375 -0.561 2.000 0.752

MCXCJ0153.5-0118 5.962 8.234 0.000*1 2.000 3.000*1

MCXCJ2337.6+0016 8.012 6.343 0.000*1 2.000 3.000*1

MCXCJ1415.2-0030 4.010 2.319 0.000*1 2.000 1.000*1

MCXCJ0106.8+0103 5.995 2.509 -0.33 2.000 2.101

MCXCJ1115.8+0129 9.142 1.362 -0.31 2.000 0.787

MCXCJ0105.0+0201 4.827 8.890 0.000*1 2.000 3.000*1

MCXCJ1401.0+0252 9.845 2.015 -0.28 2.000 0.563

MCXCJ1217.6+0339 7.069 5.304 -0.08 2.000 0.465

MCXCJ1023.6+0411 7.462 1.065 -0.28 2.000 0.474

MCXCJ1256.4+0440 5.619 3.428 0.000*1 2.000 1.106
1 フィットの際に固定したパラメータ。
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図 5.2: サンプル 16銀河団の温度の半径分布。左図は縦軸を三次元温度、横軸を半径でプロットした図で

あり、各銀河団でそれぞれ異なる半径分布を示している。右図は縦軸を全質量から期待される温度でスケー

ルした三次元温度、横軸を r500(§5.3参照)でスケールした半径でプロットしたもの。規格値は先行研究を

参考にしている。概ね 0.2 − 0.6r500 でサンプル銀河団の温度の半径分布が一様な振る舞いを示しているこ

とがわかる。

5.3 ガス質量および全質量

ガス質量および全質量について紹介する。銀河団のガス質量や全質量を議論する際にはよく典型的な半

径 r∆を用いられている。これは銀河団の質量が宇宙の臨界密度 ρcrに体積をかけた質量の定数倍 (∆)にな

る半径であり、

MH.E.(< r∆) = ρcr(z)
4

3
πr3∆ × ∆ (5.3)

の式を満たす半径である。Ｘ線で観測することができる半径の範囲は概ね ∼ r500 程度であり、研究に頻繁

に用いられるのは ∆ = 2500, 1000, 500である。なお、r500 ∼ 2rvir/3 ∼ r200 程度である。ここで rvir はビ

リアル半径である。本研究でもそれぞれに対応するガス質量、全質量を求めた。また全質量に対するガス

質量の比であるガスフラクション fgasも同様の半径で計算した。表 5.3–表 5.5に各 r∆におけるガス質量、

全質量、ガスフラクションの値を示す各銀河団のガス質量および全質量の半径分布をプロットしたものは付

録 Iに全て示す。
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表 5.3: r2500 におけるガス質量、全質量、ガスフラクション

MCXC 名 r2500 Mgas,2500(1014h−1
70 M⊙) MH.E.,2500(1014h−1

70 M⊙) fgas,2500

MCXCJ0157.4-0550 0.16+0.05
−0.13 0.01+0.01

−0.01 0.07+0.08
−0.07 0.08+0.02

−0.02

MCXCJ0231.7-0451 0.44+0.01
−0.01 0.13+0.01

−0.01 1.49+0.10
−0.09 0.09+0.00

−0.00

MCXCJ0201.7-0212 0.42+0.02
−0.02 0.15+0.02

−0.02 1.29+0.17
−0.18 0.12+0.02

−0.02

MCXCJ0158.4-0146 0.34+0.01
−0.01 0.05+0.00

−0.00 0.63+0.03
−0.03 0.08+0.00

−0.00

MCXCJ1258.6-0145 0.48+0.01
−0.01 0.18+0.00

−0.00 1.74+0.06
−0.06 0.10+0.00

−0.00

MCXCJ1311.5-0120 0.59+0.01
−0.01 0.43+0.01

−0.01 3.47+0.13
−0.13 0.13+0.00

−0.00

MCXCJ0153.5-0118 0.41+0.01
−0.01 0.12+0.01

−0.01 1.25+0.11
−0.11 0.09+0.01

−0.01

MCXCJ2337.6+0016 0.52+0.06
−0.08 0.30+0.07

−0.09 2.60+1.09
−1.05 0.12+0.04

−0.03

MCXCJ1415.2-0030 0.38+0.01
−0.01 0.04+0.00

−0.00 0.90+0.11
−0.09 0.05+0.01

−0.00

MCXCJ0106.8+0103 0.34+0.00
−0.00 0.12+0.00

−0.00 0.75+0.02
−0.02 0.16+0.01

−0.01

MCXCJ1115.8+0129 0.49+0.01
−0.01 0.28+0.02

−0.02 2.45+0.19
−0.20 0.12+0.01

−0.01

MCXCJ0105.0+0201 0.39+0.01
−0.01 0.10+0.00

−0.00 1.03+0.05
−0.05 0.10+0.00

−0.00

MCXCJ1401.0+0252 0.55+0.03
−0.03 0.41+0.03

−0.03 3.11+0.54
−0.50 0.13+0.02

−0.01

MCXCJ1217.6+0339 0.48+0.01
−0.01 0.17+0.01

−0.01 1.71+0.15
−0.15 0.10+0.01

−0.01

MCXCJ1023.6+0411 0.48+0.01
−0.01 0.34+0.01

−0.01 2.08+0.15
−0.14 0.16+0.01

−0.01

MCXCJ1256.4+0440 0.42+0.01
−0.01 0.12+0.00

−0.00 1.32+0.05
−0.05 0.09+0.00

−0.00

表 5.4: r1000 におけるガス質量、全質量、ガスフラクション

MCXC 名 r1000 Mgas,1000(1014h−1
70 M⊙) MH.E.,1000(1014h−1

70 M⊙) fgas,1000

MCXCJ0157.4-0550 0.49+0.02
−0.02 0.09+0.01

−0.01 0.75+0.07
−0.07 0.12+0.01

−0.01

MCXCJ0231.7-0451 0.73+0.03
−0.03 0.29+0.02

−0.02 2.63+0.35
−0.30 0.11+0.02

−0.01

MCXCJ0201.7-0212 0.70+0.02
−0.02 0.31+0.04

−0.04 2.37+0.17
−0.16 0.13+0.02

−0.02

MCXCJ0158.4-0146 0.56+0.00
−0.00 0.13+0.00

−0.00 1.19+0.02
−0.02 0.11+0.00

−0.00

MCXCJ1258.6-0145 0.78+0.01
−0.01 0.36+0.01

−0.01 2.94+0.17
−0.15 0.12+0.01

−0.01

MCXCJ1311.5-0120 0.92+0.01
−0.01 0.78+0.02

−0.02 5.22+0.21
−0.20 0.15+0.01

−0.01

MCXCJ0153.5-0118 0.70+0.01
−0.01 0.31+0.01

−0.01 2.48+0.10
−0.09 0.13+0.01

−0.00

MCXCJ2337.6+0016 0.84+0.09
−0.10 0.66+0.11

−0.12 4.55+1.68
−1.45 0.15+0.05

−0.03

MCXCJ1415.2-0030 0.59+0.03
−0.03 0.08+0.01

−0.01 1.33+0.25
−0.18 0.06+0.01

−0.01

MCXCJ0106.8+0103 0.59+0.00
−0.00 0.24+0.01

−0.01 1.52+0.04
−0.03 0.16+0.01

−0.01

MCXCJ1115.8+0129 0.73+0.02
−0.02 0.48+0.03

−0.03 3.16+0.32
−0.30 0.15+0.02

−0.02

MCXCJ0105.0+0201 0.72+0.03
−0.02 0.28+0.02

−0.02 2.53+0.30
−0.23 0.11+0.01

−0.01

MCXCJ1401.0+0252 0.89+0.05
−0.05 0.76+0.06

−0.06 5.18+0.96
−0.86 0.15+0.02

−0.02

MCXCJ1217.6+0339 0.78+0.02
−0.02 0.38+0.02

−0.02 2.85+0.28
−0.26 0.13+0.01

−0.01

MCXCJ1023.6+0411 0.75+0.02
−0.02 0.62+0.02

−0.02 3.25+0.27
−0.25 0.19+0.01

−0.01

MCXCJ1256.4+0440 0.67+0.01
−0.01 0.26+0.01

−0.01 2.13+0.13
−0.12 0.12+0.01

−0.01
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表 5.5: r500 におけるガス質量、全質量、ガスフラクション

MCXC 名 r500 Mgas,500(1014h−1
70 M⊙) MH.E.,500(1014h−1

70 M⊙) fgas,500

MCXCJ0157.4-0550 0.75+0.03
−0.03 0.21+0.02

−0.02 1.37+0.17
−0.14 0.16+0.02

−0.02

MCXCJ0231.7-0451 0.98+0.05
−0.05 0.43+0.03

−0.03 3.21+0.51
−0.44 0.13+0.03

−0.02

MCXCJ0201.7-0212 0.93+0.03
−0.03 0.45+0.06

−0.06 2.82+0.33
−0.27 0.16+0.04

−0.03

MCXCJ0158.4-0146 0.78+0.01
−0.01 0.22+0.01

−0.01 1.57+0.09
−0.08 0.14+0.01

−0.01

MCXCJ1258.6-0145 1.08+0.02
−0.02 0.52+0.02

−0.02 3.87+0.24
−0.21 0.14+0.01

−0.01

MCXCJ1311.5-0120 1.26+0.02
−0.02 1.16+0.03

−0.03 6.81+0.40
−0.37 0.17+0.01

−0.01

MCXCJ0153.5-0118 1.00+0.02
−0.02 0.56+0.02

−0.02 3.69+0.21
−0.17 0.15+0.01

−0.01

MCXCJ2337.6+0016 1.18+0.13
−0.14 1.02+0.15

−0.16 6.23+2.34
−1.95 0.16+0.06

−0.04

MCXCJ1415.2-0030 0.78+0.05
−0.04 0.11+0.02

−0.01 1.54+0.34
−0.23 0.07+0.02

−0.02

MCXCJ0106.8+0103 0.84+0.02
−0.02 0.36+0.02

−0.02 2.22+0.17
−0.14 0.16+0.01

−0.01

MCXCJ1115.8+0129 0.99+0.04
−0.04 0.73+0.06

−0.06 3.97+0.47
−0.44 0.18+0.03

−0.02

MCXCJ0105.0+0201 1.04+0.06
−0.05 0.46+0.04

−0.04 3.87+0.75
−0.55 0.12+0.02

−0.01

MCXCJ1401.0+0252 1.24+0.08
−0.08 1.14+0.10

−0.10 6.98+1.48
−1.29 0.16+0.03

−0.02

MCXCJ1217.6+0339 1.07+0.04
−0.04 0.64+0.04

−0.04 3.79+0.42
−0.39 0.17+0.02

−0.02

MCXCJ1023.6+0411 1.05+0.03
−0.03 0.93+0.05

−0.04 4.37+0.44
−0.40 0.21+0.02

−0.02

MCXCJ1256.4+0440 0.91+0.02
−0.02 0.42+0.02

−0.02 2.68+0.21
−0.19 0.16+0.02

−0.01
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第6章 Ｘ線銀河団物理量の議論

6.1 ガスフラクション

重力崩壊のみの過程を経て銀河団が形成する場合、銀河団のバリオン組成比は宇宙の平均的な組成比

と近しいことが予想される。しかし、実際には銀河団内の放射冷却に伴う星生成活動や活動銀河核、超新

星によるガスの吐き出しなどのバリオン物理による影響があり、それらは銀河団のバリオン組成比の変化

として表れる (Kravtsov et al., 2005)。図 6.1左に示すガスフラクションの半径分布を見ればわかるよう

に、本研究でもバリオン物理の影響は見られ、先行研究と同様に銀河団中心部では星生成活動に起因する

ようなガスが減少が現れた。また、ガスの放射が支配的な領域の典型的な値である r500 におけるガスフ

ラクションの平均値は fgas,500 = 0.152 ± 0.006となり、WMAPによる宇宙の平均的なエネルギー組成比

Ωb/Ωm = 0.164± 0.007 (Komatsu et al., 2009)と比較すると、宇宙平均から 8%程低くなる結果となった。

星質量の全質量に対する比が概ね fstar ∼ 0.16h0.5
70 fgas 程度であるとすると (Lin and Mohr, 2004)、星質量

を含めたバリオンフラクションは fbaryon ∼ 0.182程度となり、本研究結果のバリオン組成比はWMAPから

予想される Ωb/Ωm = 0.164 ± 0.007より 12%程度大きいことがわかる。また我々は先行研究から得られて

いる平均的なガスフラクションとの比較により、自身の研究結果の正当性の検証を行った。XMM-Newton

衛星を用いた先行研究と比較すると、Zhang et al. (2006)の fgas,500 = 0.116+0.007
−0.007 より 30%、Chiu et al.

(2016)の fgas,500 = 0.1027+0.0073
−0.0073 より 48%、Mahdavi et al. (2013a)の fgas,500 = 0.12+0.01

−0.01 より 26%大

きい。Chandra衛星を用いた先行研究では、Vikhlinin et al. (2009)の fgas,500 = 0.125+0.037
−0.037 より 21%大

きく、SZ効果と重力レンズ質量を用いた結果では Umetsu et al. (2009)の fgas,500 = 0.126+0.019+0.016
−0.019−0.016 よ

り 20%大きい。r2500においては本研究結果は fgas,2500 = 0.103 ± 0.002となり、LaRoque et al. (2006)の

fgas,2500 = 0.110+0.003+0.006
−0.003−0.018より 6%大きく、Allen et al. (2008)の fgas,2500 = 0.1104+0.0016

−0.0016より 6%大き

く見積もられた。多くの先行研究のガスフラクションの平均値より大きい。また、先行研究のガスフラク

ションと全質量との相関関係を比較を図 6.1右に示す。図 6.1右からガスフラクションの全質量分布が先行

研究より傾きが急であり、ほとんどのサンプル銀河団で先行研究より大きい。ここで (Eckert et al., 2016)

は弱い重力レンズ質量であり、弱い重力レンズ質量が過大評価されている可能性が指摘されており、ガスフ

ラクションが低く見積もられている。また Vikhlinin et al. (2009)は重量級の銀河団を用いた研究であり、

我々の質量 (1.0 ∼ 4.0 × 1014h−1
70 M⊙)の銀河団研究と相補的であると言える。さらに銀河群のＸ線結果は

観測が困難であるため少なく、先行研究においてもバラツキがあり、より多くの研究成果が必要とされてい

るのが現状である。しかし、仮に我々のガスフラクションが過大推定しているとすると、ガス質量の過大推

定もしくは全質量の過小推定が原因であり、両方の観点から先行研究と比較することにより、自身のガスフ

ラクションの正当性を検証することができる。以降その検証について述べる。
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図 6.1: r2500, r1000, r500 におけるガスフラクションの比較。左図はガスフラクションの半径分布であり、

色点は本研究のガスフラクションであり、白点は本研究の平均値である。銀河団中心部の星生成活動によ

りガスが減少する傾向が見られた。右図は横軸をM500 に対するガスフラクションであり、先行研究より

1.0 × 1014h−1
70 M⊙ 以上で大きい値を持っている。

6.1.1 ガス質量の過大評価

ガス質量は密度にしか依存しないため、イメージ解析における表面輝度分布の作成やフィッティングに

原因があると考えられる。図 4.8で Abell 1689における解析手法の検証の際に、1 Mpc付近の表面輝度分

布および密度の半径分布が先行研究より 16%程度大きいことがわかっていた。付録Gにある表面輝度分布

を参照すると 1 ∼ 2 Mpc付近で S/Nが∼ 1程度になっている銀河団が多いことがわかる。多くのサンプル

銀河団で S/Nに同様の傾向が見られ、1 Mpc以上ではバックグラウンド推定の影響が表面輝度分布や密度

の半径分布において大きいのではないかと考えられる。本研究では実観測データを用いて外側の半径領域

でモデルバックグラウンド推定をしているのに対し、先行研究では blankskyデータを用いて実データから

差し引く形でバックグラウンド推定を行っていた。そのため、blankskyによるバックグラウンド推定を行

うことにより、自身のバックグラウンド推定の有意性を検証した。blankskyデータを自身の解析と同様の

データリダクションを行い、カウントイメージを作成し、銀河団データから差し引いた。用いた blanksky

データの基本情報は表 6.1に示す。

表 6.1: blankskyデータの基本的な情報。

領域名 観測時期 ObsID Exp(ks)*1 Filter ID*2

MOS1 MOS2 PN

Lockman hole 163.20 57.46 2000-04-27 0123700101 31.1 32.6 27.4 thin

Lockman hole 163.14 57.48 2002-12-04 0147511701 88.5 89.2 73.6 medium
1 フレアカット後の exposure。
2 アルミ filter の種類。
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まずはAbell 1689により検証を行った。その際多くの blankskyデータを調査し、フレアの影響や検出器

由来のバックグラウンド、exposureの長さなど様々な要因からできるだけクリーンな blanskskyデータを選

定し、バックグラウンドとして採用した。XMM-Newton衛星の Filterの種類により吸収量が異なるため、

銀河団データと同様の Filter IDの blankskyデータをそれぞれ用いた。多くの blanskskyデータはフレア

の影響が大きく、バックグラウンドとしての不定性が懸念されたため、FilterID(thin,medium)のそれぞれ

で１つしかクリーンな観測データが確保できず、exposureがバックグラウンドデータとしては短く統計的

にやや不安ではあるバックグラウンドとなった。図 6.2に blankskyで差し引いた表面輝度分布と blanksky

バックグラウンドの比較プロットを示す。エラーの範囲内ではモデルバックグラウンドによる推定値と一致

しているが、実際に表面輝度分布のフィットを行い密度の半径分布を作成すると、図 6.2になり、先行研究

と密度の中心値は一致する結果となったが、エラーが大きく統計的には不定性が残る結果となった。ガス質

量および全質量の推定を行うと、表 6.2に示す結果となった。r500の値は多少増加したが、ガス質量の変化

は見られなかった。一方、全質量は表 6.3に示すように 7.36+1.81
−1.151014h−1

70 M⊙となり、モデルによるバック

グラウンド推定より 8%ほど増加した。これは静水圧平衡の式 (2.38)より全質量にはガス密度の傾きに大

きく依存し、1 Mpc付近の密度の傾きが急になることにより全質量が増加したためである。つまり、バッ

クグラウンド推定の不定性が全質量に大きく影響することを意味する。Abell 1689のみのガスフラクショ

ンは fgas,500 = 0.157 ± 0.03となり、モデルによるバックグラウンド推定より 8%ほど減少した。先行研究

では複数の blankskyデータをスタッキングし、∼ 300 ksecの high exposureのバックグラウンドデータを

用いており、本研究の blankskyデータを用いたバックグラウンド推定は統計的に先行研究よりはるかに劣

る。それを踏まえると Zhang et al. (2008)とはエラーの範囲内で一致していると言える。しかし、16個の

サンプル銀河団で blankskyデータを用いたバックグラウンド推定を行い、平均的なガスフラクションを求

めると、fgas,500 = 0.162 ± 0.006となり、Abell 1689のみではガスフラクションが減少する傾向にあった

が、サンプル全体では 6.5%増加する結果となった。そのためサンプルによって、バックグラウンド推定の

不定性が異なり、モデリング手法でも正しくバックグラウンド推定できていると思われる。より詳細な検証

には ∼ 300 ksecを超えるクリーンな blankskyデータの作成が必要であり、今後の課題である。

上記では解析的にガス質量の過大推定を議論してきたが、銀河団物理による寄与も考えられる。プロジェ

クション効果によって銀河団周辺にある銀河群などの小さい構造が写り込み、密度を過大評価してしまうこ

とが近年の研究で示唆されている (Tchernin et al., 2016)。先行研究では三次元密度の半径分布がガス密度

の平方根の平均値に対して、

S(r) ∝ ⟨ρ2gas⟩ = C(r)ρgas
2 (6.1)

のようにクランピーファクター C(r)に対してどのくらい比例するか調査している。ここでクランピーファ

クターとは、ICMのクランピネスの度合いを表す量で、

C(r) =
⟨ρ2gas⟩
⟨ρgas⟩2

≥ 1.0 (6.2)

であれば、ICMがクランピネスであるとしている。本研究では、Sx ∝ n2
e より、

C =
⟨SX⟩

⟨
√
SX⟩2

(6.3)

でクランピーファクターを計算した。なお、この計算はモデルを仮定していない。図 6.3にその結果を示

す。サンプルで 1.01 ∼ 1.1のクランピネスな表面輝度分布が示唆された。シミュレーションなどで期待さ
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図 6.2: Abell 1689における表面輝度分布および密度の半径分布 。左図は blankskyで差し引いた表面輝度

分布と blankskyの表面輝度分布およびモデルバックグラウンド推定値の半径分布である。blankskyデータ

はあえてエラーを表示していないが、エラーの範囲内でモデルバックグラウンドと一致しており、中心値で

は blankskyのほうが大きいことがわかる。右図は密度の半径分布であり、先行研究とエラーの範囲内で一

致していることがわかる。

れるような r > R200 における C ∼ 2 − 10とは大きく異なっているが、我々が注目している r < r500 の範

囲では概ねシミュレーションと一致している。ガス質量がもし 1.1倍程度過大評価しているのであれば、多

くの先行研究とガス質量がエラーの範囲内で一致する。ガスのクランピー構造は局所的な放射の高まりと

して現れるため、先行研究が除去している可能性がある。そこで Zhang et al. (2008)と同様のマスク (点源

除去)を行い、ガスのクランピー構造をより細かく取り除き、ガスフラクションを求め比較することで、ク

ランピー構造がガス質量の先行研究からの過大評価に実際に寄与しているか調べた。その結果、ガス質量

は Zhang et al. (2008)と同様のマスクをしても変わらなかった。本研究のサンプルには少なくともガスの

クランピー構造が見られるが、先行研究との差異を説明するものではなかった。

6.1.2 全質量の過小評価

静水圧平衡を仮定した質量は式 (2.38)に示すように、ガス密度と温度の両方に依存しているため、全て

の解析の過程で変化する可能性がある。§6.1.1でガス密度による考察を行ったため、温度による全質量の変

化を議論する。式 (2.38)から全質量は温度の規格値の増加がそのまま反映されるため、温度が系統的に低

く見積もられていれば、全質量もそれだけ低く見積もられ、ガスフラクションの増加を招く。

Schellenberger et al. (2015)によると XMM-Newton衛星 EPICと Chandra衛星 ACISで、0.7–7.0 keV

の低赤方偏移銀河団の ICMスペクトルを用いた場合の銀河団の温度が、

log10

kTACIS

keV
= 0.889+0.005

−0.003 × log10

kTXMM

keV
+ 0.0+0.005

−0.004 ± 0.025 (6.4)
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表 6.2: A1689の r500 におけるガス質量の先行研究との比較。

研究 r500 Mgas,500(1014M⊙) Mourmodel
gas,rpre (1014M⊙)*1 Mourblanksky

gas,rpre (1014M⊙)*2

This work 1.26+0.02
−0.02 1.16+0.03

−0.03 - -

(Zhang et al., 2008) 1.44 1.05+0.14
−0.14 1.361+0.009

−0.009 1.32+0.12
−0.12

(Peng et al., 2009) 1.01+0.06
−0.03 0.876+0.13

−0.13 0.876+0.004
−0.004 8.62+0.05

−0.05

(Umetsu et al., 2009) 1.16+0.02
−0.02 0.78+0.20

−0.18 1.050+0.006
−0.005 1.02+0.07

−0.07

(Martino et al., 2014b) 1.51 1.25+0.007
−0.007 1.43+0.01

−0.01 1.378+0.13
−0.13

This work (blanksky)*3 1.29+0.05
−0.05 1.16+0.15

−0.15 1.21+0.007
−0.007 -

1 先行研究の r500 におけるモデルバックグラウンド解析のガス質量。
2 先行研究の r500 における blanksky 解析のガス質量。
3 blanksky を用いた解析結果。

図 6.3: サンプル銀河団のクランピーファクター C(r)。サンプルによってバラツキがあるが全てのサンプル

でクランピーファクターが 1.0より大きいことがわかる。横線は clumpy factor=1.0、1.1、1.2の線である。

程系統的にずれることが報告されている。これは異なる衛星の有効面積による温度の違いであることがわ

かっており、異なる衛星の系統誤差によるガスフラクションの過大評価を示唆している。Abell 1689の温

度は 7 ∼ 10 keVの範囲内で観測されたため、20 ∼ 23%程 Chandra衛星の温度および質量が高く見積もら

れることになる。そのため、本研究結果は、fgas,500 = 0.123 ∼ 0.126となり、先行研究と矛盾しない結果

となる。

先の議論で Chandra衛星ACISとの温度では検出器間の系統誤差がある可能性があるため、同じXMM-

Newton 衛星の結果 Zhang et al. (2008) および Martino et al. (2014b) に注目して比較していく。図 6.3

に Abell 1689および Abell 1835(MCXCJ1401.0+0252)における先行研究との温度の比較プロットを示す。

Martino et al. (2014b)の温度は我々のサンプル銀河団の 2つでは高く見積もられており、バックグラウン

ド推定に誤りがあることが示唆されている。一方、Zhang et al. (2008)は我々の温度と概ね一致している

が、0.6 Mpcより外側の温度が測定されておらず、また三次元温度モデルとして外側で平らになる温度モデ

ルを採用しているため、我々と同じXMM-Newton衛星を用いているにもかかわらず、全質量が高いと考え
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られる。

星間吸収を決める水素柱密度の不定性は温度を変化させる要因の１つである (Schellenberger et al., 2015)。

Abell 1689(MCXCJ1311.5-0120)において LABサーベイによる 21 cm線観測で得られた水素柱密度で固

定せず、フリーにして温度を求めた結果、平均して 0.5 ∼ 0.8 keV程度大きく推定された (図 6.5参照)。水

素柱密度は 0.0182 × 1022cm−2 から 0.00955 × 1022cm−2 と概ね半分程度減少した。ガスフラクションは

fgas,500 = 0.170+0.01
−0.01 から fgas,500 = 0.160+0.01

−0.01 となり 6%減少した。多くの先行研究では水素柱密度を固

定しているが (Snowden et al., 2008b)のように実観測データのスペクトルフィットから推定している研究

もあり、水素柱密度の不定性によるガスフラクションの過小・過大評価が示唆された。よって、先行研究と

の温度の不一致は、衛星間の系統差や解析の違いによる系統差により説明することができ、我々の温度の誤

りを示唆するものとは言えない。

図 6.4: Abell 1689および Abell 1835における温度の半径分布の比較。左図 Abell 1689の赤点は星間吸収

モデルのパラメータ nHをフリーにしてフィットした結果である。LABサーベイの 21cmの値で固定して求

めた温度より温度が 0.5 ∼ 0.8keV 程度高くなっていることがわかる。Abell 1835では 0.2–0.6 Mpcの領域

で温度が先行研究より低いことがわかる。また、Zhang et al.2008の温度の半径分布は銀河団外縁部の測定

でされておらず、0.6 Mpcより外側は外層していることがわかる。

6.2 スケーリング関係

本章では自身の解析手法で得られた物理量からスケーリング関係を作成し、銀河団の自己相似解および

先行研究との比較による議論を行う。§2.5.2で述べたように銀河団の各物理量はべき関数的相関があると考

えられる。そのため、モデルフィットはべき関数で行い、

y = ax + b + σint (6.5)
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表 6.3: Abell 1689の r500 における全質量の先行研究との比較。

研究 r500 MH.E.,500(1014M⊙) Mourmodel
H.E.,rpre

(1014M⊙)*1 Mourblanksky
gas,rpre (1014M⊙)*2

This work 1.26+0.02
−0.02 6.81+0.40

−0.37 - -

(Zhang et al., 2008) 1.44 10.26+2.96
−2.96 7.68+0.51

−0.51 8.1+1.4
−1.2

(Peng et al., 2009) 1.01+0.06
−0.03 7.3+1.3

−0.5 6.12+0.38
−0.37 5.9+0.7

−0.6

(Umetsu et al., 2009) 1.16+0.02
−0.02 7.22+1.8

−1.8 6.34+0.40
−0.40 6.7+0.9

−0.7

(Martino et al., 2014b) 1.51 11.98+1.94
−1.94 7.95+0.54

−0.53 8.4+1.5
−1.1

This work (blanksky)*3 1.29+0.05
−0.05 7.36+1.81

−1.15 6.96+0.44
−0.44 -

1 先行研究の r500 における本研究の値。
2 本研究に対する先行研究の質量の比。
3 blanksky を用いた解析結果。

表 6.4: Abell 1835の r500 における全質量の先行研究との比較。

研究 r500 MH.E.,500(1014M⊙) Mourmodel
H.E.,rpre

(1014M⊙)*1 Mourblanksky
gas,rpre (1014M⊙)*2

This work 1.24+0.08
−0.08 6.98+1.48

−1.28 - -

(Zhang et al., 2008) 1.30 8.01+2.32
−2.32 7.31+1.07

−1.06 7.20+0.85
−0.84

(Bonamente et al., 2013) 1.28+0.027
−0.027 7.80+0.52

−0.49 7.19+1.04
−1.03 7.07+0.82

−0.81

(Martino et al., 2014b) 1.57 14.04+1.27
−1.27 8.51+1.41

−1.39 8.12+1.08
−1.06

This work (blanksky)*3 1.23+0.05
−0.06 6.8+1.1

−1.0 - -
1 先行研究の r500 における本研究の値。
2 本研究に対する先行研究の質量の比。
3 blanksky を用いた解析結果。
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の式を用いる。ここで σint は個々の銀河団による個性に起因する散逸度合いを表す intrinsic scatterであ

る。パラメータおよび intrinsic scatterは対数尤度関数

lnL ∝ −1

2

∑
i=1

Log(a2σ2
x,i + σ2

y,i + σ2
int) −

∑
n=1

(y − y, i)2

2(a2σ2
x,i + σ2

y,i + σ2
int)

(6.6)

を最大化することにより得られる。単純な最尤法では局所最適解に陥る可能性があるため、マルコフ連鎖

モンテカルロ法を用いて、モデルパラメータの事後分布を計算した。得られた事後分布から重み平均を取

ることでパラメータの最適解を計算し、covariance matorixを用いて、ブートストラップ手法を用いて、モ

デルの 1σエラーの計算をした。

まずは全質量とガス質量のスケーリング関係を議論する。全質量とガス質量の自己相似解はべき 1.0の

単純比例関数であり、表 6.5に示すように本研究結果とは 2σの範囲で一致しているが、中心値では自己相

似解より傾きが急となった。

§5.2から概ね 0.2−0.6r500の領域がサンプルで一様な温度の領域であることがわかっているため、スケー

リング関係の作成にはこの半径領域で測定した温度と光度を用いる。温度は 0.2 − 0.6r500 の領域と、バッ

クグラウンド推定のために 600-900 arcsecの領域のスペクトルをモデルフィットして求めた。求めた温度と

r500におけるMH.E.とのスケーリング関係を図 6.6(a)に示す。0.2 − 0.6r500における TX と r500における

MH.E.のスケーリング関係は傾き 1.07 ± 0.13となり、自己相似解 1.5よりフラットになり、3σの範囲では

一致という結果となった。先行研究 Zhang et al. (2008)、Chen et al. (2007)、Borgani et al. (2004)とも

同様に自身の傾きは 0.47 − 0.58程度フラットであった。また、0.2 − 0.6r500 の領域のスペクトルフィット

から cfluxコマンドを用いてフラックスを測定し、求めた光度と r500 におけるMH.E. とで作成したスケー

リング関係を図 6.6(b)に示す。r500におけるMH.E.と 0.2 − 0.6r500における LX のスケーリング関係は傾

き 1.65 ± 0.27となり、自己相似解 1.5とは 1σの範囲では一致という結果となった。先行研究 Chen et al.

(2007)とは 1σ の範囲で一致、Zhang et al. (2008)および Connor et al. (2014)とは 2σ の範囲で一致と

いう結果となった。また、図 6.6(c)に示す 0.2 − 0.6r500 における TX と LX のスケーリング関係は、傾き

1.63 ± 0.42となり、自己相似解 2.0とは 1σ の範囲では一致という結果となった。先行研究 Zhang et al.

(2008)、Borgani et al. (2004)、Ikebe et al. (2002)と比較すると、自身の傾きは 3σ程度フラットであった。

よってMH.E.、Mgas、TX、LX のスケーリング関係においては、3σの範囲内で自己相似解および先行研究

と一致する結果となった。

表 6.5: 各物理量における y = ax + b + σint のベストフィット値。

Log Slope Log Intercept Intrinsic scatter

x y a b σint

log
(

MH.E.,2500

1014h−1
70 M⊙

E(z)
)

log
(

Mgas,2500

1014h−1
70 M⊙

E(z)
)

1.24 ± 0.14 −2.37 ± 0.100 ±0.3

log
(

MH.E.,1000

1014h−1
70 M⊙

E(z)
)

log
(

Mgas,1000

1014h−1
70 M⊙

E(z)
)

1.20 ± 0.1 −2.23 ± 0.11 ±0.2

log
(

MH.E.,500

1014h−1
70 M⊙

E(z)
)

log
(

Mgas,500

1014h−1
70 M⊙

E(z)
)

1.14 ± 0.09 −2.03 ± 0.11 ±0.1

log
(
TX

keV

)
log
(

MH.E.,500

1014h−1
70 M⊙

E(z)
)

1.07 ± 0.13 −0.37 ± 0.21 ±0.2

log
(

MH.E.,500

1014h−1
70 M⊙

E(z)
)

log
(

LX

1042ergs−1E(z)−1
)

1.65 ± 0.27 3.62 ± 0.38 ±0.2

log
(
TX

keV

)
log
(

LX

1042ergs−1E(z)−1
)

1.63 ± 0.42 3.27 ± 0.66 ±0.7
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(a) r2500 における全質量とガス質量のスケーリング関係。
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(b) r1000 における全質量とガス質量のスケーリング関係。

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
Log(MH.E.

500 E(z) [10
14h−1

70 M⊙])

−2.0

−1.5

−1.0

−0.5

0.0

0.5

1.0

L
og
(M

ga
s

50
0E
(z
)
[1
01

4 h
−
1

70
M

⊙
])

(c) r500 における全質量とガス質量のスケーリング関係。

図 6.5: r2500, r1000, r500 におけるMH.E. とMgas のスケーリング関係
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6.3 まとめ

HSC–SSPサーベイ領域にあるＸ線で明るい銀河団の系統的解析を目的として、静水圧平衡を仮定した

質量導出までの解析パイプラインを作成し、様々な検証を行った。そして、サンプル 16個の銀河団の温

度・密度の半径分布を導出し全質量を求めた。求めたガス質量と全質量からガスフラクションを求め先行

研究と比較すると、我々のガスフラクションは r500 において 20 − 50%高く見積もられる結果となった。

XMM-Newton衛星を用いた先行研究との比較からガス質量は、バックグラウンド推定の違い、ガスのクラ

ンピー構造による過大評価の可能性を示唆し、それらを考慮すると 1σエラーの範囲内で一致する結果となっ

た。一方、全質量はChandra衛星とXMM-Newton衛星の系統的な違いもしくはスペクトルフィット手法の

違いを考慮すると、先行研究と矛盾ない結果が得られることを示唆した。しかし、我々のガスフラクション

が系統的に高い厳密な原因の特定には至らず、今後より詳細な検証が求められる。また、得られた全質量、

ガス質量、温度、光度からスケーリング関係を作成し、自己相似解および先行研究と比較したところ、少な

くとも 3σの範囲内では矛盾しない結果が得られる結果となった。向こう 3年で完遂する HSC–SSPサーベ

イにより得られる弱い重力レンズ質量および可視光観測量との比較により、さらなる成果を期待する。
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付録A 中心シフト

半径 250 arcsecと半径 500kpcの場合の中心探査結果の比較。初めは見かけの大きさを採用していたが、

本来の銀河団の大きさを反映している 500 kpcの方を最終的には採用した。表 6にサンプルの銀河団中心

と中心シフトを示す。衝突銀河団ではサブ銀河団のフラックスにより中心位置がフラックス中心から大き

くずれることがあるため、適宜半径の大きさを変えて中心位置を同定した。シフトが 10 arcsecを超える天

体が 8つあるが、そのうち 6つは衝突銀河団でありサブ銀河団に引きずられているため、J1217.6+0339は

z=0.0766の低赤方偏移銀河団で見かけの角度と本来の大きさの差が大きいため、J1200.4+0320は PNの

データがなく統計が悪いためである。またMCXCカタログ値は自身の結果と大きくずれていることを確認

した。

表 6: サンプル銀河団の中心位置と中心シフト

サンプル RA*1 dec*1 δa (arcsec)*2 δb (arcsec)*3

J0157.4-0550*4 29.2933 -5.8696 175.7 234.0

J0231.7-0451 37.9253 -4.8820 1.5 122.7

J0201.7-0212 30.4292 -2.1966 2.4 23.2

J1330.8-0152*4 202.703 -1.8635 257.8 36.3

J0158.4-0146 29.6032 -1.7820 2.8 54.5

J1258.6-0145 194.672 -1.7592 1.8 8.8

J1311.5-0120 197.872 -1.3399 0.5 18.5

J0153.5-0118 28.3893 -1.3056 8.8 31.9

J2337.6+0016 354.412 0.2719 1.6 30.3

J1415.2-0030*4 213.784 -0.4910 23.2 94.5

J0152.7+0100*4 28.1761 1.0081 3.9 34.9

J0106.8+0103 16.7055 1.0566 1.4 15.9

J1115.8+0129 168.966 1.4985 1.8 32.3

J0105.0+0201 16.2531 2.0363 6.7 32.5

J1113.3+0231*4 168.359 2.5374 132.0 85.7

J1401.0+0252 210.257 2.8777 0.5 10.9

J1200.4+0320 180.097 3.3420 13.4 42.3

J2311.5+0338*4 347.894 3.6389 13.9 27.8

J1217.6+0339 184.420 3.6565 14.4 21.7

J1023.6+0411 155.913 4.1873 0.3 8.95

J2256.9+0532*4 344.212 5.5007 10.3 190.3

J1256.4+0440 194.106 4.673 2.2 27.9
1 解析に用いた 500 kpc 半径を採用した際の銀河団中心位置。
2 250 arcsec の半径を採用した中心から 500 kpc の半径を採用した中心位置の差
分をとったもの。

3 MCXC カタログ中心から 500 kpc の半径を採用した中心位置の差分をとった
もの。

4 衝突銀河団。
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付録B サンプル銀河団レートイメージ

サンプル銀河団 22個の点源除去後のスムージングレートイメージを以下に載せる。

(a) MCXCJ0157 (b) MCXCJ0231 (c) MCXCJ0201

(d) MCXCJ1330 (e) MCXCJ0158 (f) MCXCJ1258

図 7: 3つの EPIC検出器の複合スムージングレートイメージ。
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(a) MCXCJ1311 (b) MCXCJ0153 (c) MCXCJ2337

(d) MCXCJ1415 (e) MCXCJ0152 (f) MCXCJ0106

(g) MCXCJ1115 (h) MCXCJ0105 (i) MCXCJ1113

図 8: 3つの EPIC検出器の複合スムージングレートイメージ。
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(a) MCXCJ1401 (b) MCXCJ1200 (c) MCXCJ2311

(d) MCXCJ1115 (e) MCXCJ1217 (f) MCXCJ1023

(g) MCXCJ2256 (h) MCXCJ1256

図 9: 3つの EPIC検出器の複合スムージングレートイメージ。
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付録C フレアの引き残りモデルの有無についての調査

ベストフィットからでは恣意的な判断が残るため、フレアの引き残りモデルの定量的スレッショルドを調

査した。フレアの引き残り成分はイベントヒストグラムの高カウントレート成分のガウシアンからのズレ

として現れる。解析に用いるのはガウシアンフィッティングで得られたカウントレート中心から 2σの範囲

内であるため、その範囲内でモデルとのズレをスレッショルドに採用するのが自然である。表 7は解析に

用いるデータの範囲内で、イベントヒストグラムガウスフィットした結果である。ガウシアン中心部のイベ

ントヒストグラムが数点跳ね上がるものが見られ、銀河団の定常放射はバックグラウンドの定常放射より

統計が良いため、ヒストグラムの拡がりが小さく、ガウシアン中心で跳ね上がると推定される。跳ね上がり

点を除き再度ガウシアンフィットを試したが、chisq値とモデルの有無との有意な相関は見られなかった。

表 7: フレアイベントの割合とイベントヒストグラムの χ/ν 値。

サンプル モデルの有無*1 Nflare/Ntotal ∗ 2 χ/ν ∗ 3

MOS1 MOS2 PN MOS1 MOS2 PN

J0157.4-0550 yes 0.18 0.19 0.46 3.2 6.0 6.3

J0231.7-0451 yes 0.06 0.06 0.20 8.6 7.6 1.0

J0201.7-0212 no 0.05 0.05 0.23 4.0 2.3 1.7

J0158.4-0146 yes 0.31 0.30 0.41 19.8 1.6 1.6

J1258.6-0145 yes 0.19 0.17 0.26 8.2 11.3 2.2

J1311.5-0120 yes 0.12 0.09 0.23 6.1 2.9 3.2

J0153.5-0118 yes 0.27 0.25 0.43 7.4 6.4 3.1

J2337.6+0016 yes 0.05 0.05 0.21 5.3 1.7 2.2

J1415.2-0030 yes 0.07 0.07 0.22 4.8 8.6 2.6

J0106.8+0103 no 0.03 0.04 0.16 7.6 2.7 1.4

J1115.8+0129 no 0.65 0.60 0.72 6.0 21.1 4.6

J0105.0+0201 no 0.24 0.22 0.45 2.8 5.0 2.4

J1401.0+0252 yes 0.47 0.41 0.73 34.7 24.7 6.3

J1217.6+0339 no 0.21 0.18 0.45 5.5 5.2 2.4

J1023.6+0411 no 0.36 0.37 0.51 11.2 7.5 3.4

J1256.4+0440 no 0.08 0.05 0.24 20.1 13.1 4.8
1 フレアの引き残り成分のモデルをスペクトルフィットに組み込んだかどうか。
2 総イベント数に対するフレアと判断したイベント数の割合。
3 イベントヒストグラムのガウシアンフィッティングの結果。
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付録D EPIC検出器間の系統差

表 8: スペクトルフィットから得られた検出器間の系統差

MCXC 名 constant(§2.3.2参照)

MOS1 MOS2 PN

MCXCJ0157.4-0550 1.028 1.0 0.979

MCXCJ0231.7-0451 0.978 1.0 0.959

MCXCJ0201.7-0212 0.939 1.0 0.920

MCXCJ0158.4-0146 0.989 1.0 0.987

MCXCJ1258.6-0145 0.969 1.0 0.977

MCXCJ1311.5-0120 0.971 1.0 0.950

MCXCJ0153.5-0118 0.986 1.0 0.995

MCXCJ2337.6+0016 0.971 1.0 0.968

MCXCJ1415.2-0030 1.020 1.0 1.000

MCXCJ0106.8+0103 0.966 1.0 1.033

MCXCJ1115.8+0129 0.989 1.0 1.026

MCXCJ0105.0+0201 1.050 1.0 0.971

MCXCJ1401.0+0252 0.976 1.0 0.964

MCXCJ1217.6+0339 0.987 1.0 0.965

MCXCJ1023.6+0411 0.965 1.0 0.967

MCXCJ1256.4+0440 1.000 1.0 0.966

83



付録E サンプル銀河団のスペクトルフィット図

(a) MCXCJ0157 (b) MCXCJ0231

(c) MCXCJ0201 (d) MCXCJ0158

(e) MCXCJ1258 (f) MCXCJ1311

図 10: 全円環領域のスペクトルフィット結果。上プロットは実データのスペクトル、モデルスペクトル、下

プロットはデータとモデルとの比。
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(a) MCXCJ0153 (b) MCXCJ2337

(c) MCXCJ1415 (d) MCXCJ0106

(e) MCXCJ1115 (f) MCXCJ0105

図 11: 全円環領域のスペクトルフィット結果。上プロットは実データのスペクトル、モデルスペクトル、下

プロットはデータとモデルとの比。
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(a) MCXCJ1401 (b) MCXCJ1217

(c) MCXCJ1023 (d) MCXCJ1256

図 12: 全円環領域のスペクトルフィット結果。上プロットは実データのスペクトル、モデルスペクトル、下

プロットはデータとモデルとの比。
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付録F サンプル銀河団の各円環領域における温度

Namea Annulusb (arcsec) Temperaturec (keV) reduced chisq νd

MCXCJ0157.4-0550 0-60 3.51+3.83
−3.25 1.37 3861

60-100 3.02+3.28
−2.79

100-140 3.28+3.61
−3.03

140-180 2.84+3.14
−2.61

180-270 2.73+3.01
−2.61

270-360 2.54+2.85
−2.43

MCXCJ0231.7-0451 0-40 5.64+6.05
−5.30 1.16 1479

40-60 5.03+5.41
−4.66

60-80 4.33+4.69
−4.06

80-100 5.03+5.54
−4.56

100-140 4.09+4.32
−3.87

140-180 4.49+5.04
−4.06

180-270 3.10+3.64
−2.72

MCXCJ0201.7-0212 0-40 3.30+3.34
−3.25 1.13 2954

40-60 4.23+4.59
−3.96

60-80 4.26+4.74
−3.90

80-100 4.47+5.05
−3.78

100-140 3.38+3.79
−3.19

140-180 4.28+4.94
−3.78

180-270 2.43+2.71
−2.15

表 9: aCluster name. bCluster-centric annulus c Best-fit temperature d degrees of freedom
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Namea Annulusb (arcsec) Temperaturec (keV) reduced chisq νd

MCXCJ0158.4-0146 0-40 3.30+3.41
−3.15 1.27 2993

40-70 3.13+3.24
−2.97

70-100 3.11+3.22
−2.93

100-140 2.83+2.96
−2.59

140-200 2.12+2.29
−1.97

MCXCJ1258.6-0145 0-15 4.86+4.99
−4.74 1.152 13915

15-30 5.06+5.15
−4.98

30-40 5.08+5.18
−4.98

40-55 5.33+5.42
−5.25

55-70 5.15+5.23
−5.06

70-90 5.32+5.40
−5.24

90-110 5.09+5.18
−5.01

110-130 5.39+5.54
−5.29

130-150 5.02+5.13
−4.92

150-180 5.20+5.30
−5.11

180-270 4.81+4.89
−4.74

270-315 4.54+4.72
−4.37

315-360 4.12+4.29
−3.96

360-500 3.63+3.83
−3.43

MCXCJ1311.5-0120 0-20 8.02+8.20
−7.84 1.25 9509

20-40 9.06+9.39
−8.74

40-60 9.39+9.77
−8.98

60-80 8.34+8.80
−8.02

80-100 8.05+8.33
−7.71

100-140 9.05+9.43
−8.69

140-180 7.04+7.39
−6.71

180-270 7.33+7.73
−6.93

MCXCJ0153.5-0118 0-40 6.18+6.60
−5.82 1.17 2378

40-60 4.79+5.32
−4.33

60-80 5.53+6.13
−4.79

80-100 5.60+6.59
−5.10

100-140 5.05+5.36
−4.63

140-180 3.76+4.30
−3.57

180-270 3.65+4.35
−3.45

表 10: aCluster name. bCluster-centric annulus c Best-fit temperature d degrees of freedom
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Namea Annulusb (arcsec) Temperaturec (keV) reduced chisq νd

MCXCJ2337.6+0016 0-40 8.73+9.67
−8.06 1.13 1559

40-60 7.46+8.47
−6.55

60-80 7.27+8.44
−6.22

80-120 6.18+6.58
−5.63

120-140 7.51+10.17
−6.39

140-180 5.14+6.21
−4.60

180-300 5.17+6.46
−4.44

MCXCJ1415.2-0030 0-50 3.12+3.37
−2.87 1.37 1268

50-90 3.99+4.45
−3.58

90-140 2.99+3.30
−2.65

140-180 2.03+2.57
−1.65

180-270 1.71+1.83
−1.59

270-360 1.75+2.05
−1.52

MCXCJ0106.8+0103 0-20 2.65+2.68
−2.60 1.30 2665

20-40 3.31+3.61
−3.14

40-60 3.98+4.32
−3.70

60-80 3.24+3.71
−2.90

80-120 3.17+3.37
−2.98

120-180 2.34+2.68
−2.06

MCXCJ1115.8+0129 0-20 5.17+5.27
−5.06 1.12 2893

20-40 6.53+6.71
−6.35

40-50 7.60+8.11
−7.02

50-60 6.62+7.19
−6.21

60-80 7.08+7.58
−6.62

80-100 5.79+6.21
−5.40

100-140 6.58+7.31
−6.15

140-220 5.79+6.43
−5.01

220-300 3.96+4.84
−3.27

MCXCJ0105.0+0201 0-50 5.06+5.33
−4.80 1.15 2225

50-80 4.18+4.43
−3.95

80-100 5.37+6.05
−4.84

100-140 3.64+3.93
−3.34

140-200 5.21+5.89
−4.63

200-300 3.20+3.92
−2.66

300-400 3.52+8.14
−1.97

表 11: aCluster name. bCluster-centric annulus c Best-fit temperature d degrees of freedom
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Namea Annulusb (arcsec) Temperaturec (keV) reduced chisq νd

MCXCJ1401.0+0252 0-20 5.27+5.31
−5.22 1.142 13213

20-40 6.82+6.94
−6.75

40-60 7.75+7.88
−7.62

60-70 7.91+8.13
−7.68

70-80 7.96+8.21
−7.71

80-90 7.40+7.67
−7.12

90-100 7.59+7.91
−7.28

100-120 7.99+8.23
−7.73

120-140 8.03+8.34
−7.71

140-160 8.32+8.75
−7.91

160-180 8.23+8.88
−7.72

180-220 7.77+8.26
−7.28

220-260 7.27+8.06
−6.50

260-320 6.32+7.11
−5.61

320-400 6.36+8.48
−4.89

MCXCJ1217.6+0339 0-20 6.13+6.54
−5.71 1.075 9392

20-40 5.72+5.97
−5.46

40-50 6.22+6.51
−5.92

50-60 6.32+6.61
−6.03

60-70 6.22+6.50
−5.94

70-80 6.17+6.44
−5.90

80-90 6.05+6.33
−5.77

90-100 6.41+6.68
−6.14

100-120 6.12+6.31
−5.93

120-140 6.09+6.27
−5.91

140-160 6.00+6.20
−5.80

160-180 6.31+6.53
−6.08

180-200 5.99+6.22
−5.76

200-230 6.11+6.30
−5.91

230-270 6.07+6.26
−5.88

270-300 5.31+5.56
−5.13

300-340 5.89+6.14
−5.63

340-400 5.73+6.00
−5.45

400-500 5.09+5.29
−4.86

500-600 5.75+6.21
−5.22

600-700 4.55+5.10
−3.94

表 12: aCluster name. bCluster-centric annulus c Best-fit temperature d degrees of freedom
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Namea Annulusb (arcsec) Temperaturec (keV) reduced chisq νd

MCXCJ1023.6+0411 0-20 4.81+4.87
−4.76 1.17 8361

20-30 5.69+5.80
−5.57

30-40 6.07+6.20
−5.93

40-50 6.19+6.35
−6.02

50-60 6.58+6.78
−6.37

60-70 6.51+6.74
−6.28

70-80 6.42+6.69
−6.15

80-90 5.90+6.17
−5.62

90-100 5.83+6.14
−5.51

100-120 5.91+6.19
−5.63

120-140 5.82+6.20
−5.44

140-180 7.17+7.82
−6.57

180-220 5.85+6.55
−5.03

220-270 5.69+6.80
−4.60

270-310 5.16+7.80
−3.53

MCXCJ1256.4+0440 0-20 5.48+5.84
−5.19 1.24 5696

20-30 5.45+5.76
−5.16

30-40 5.06+5.28
−4.85

40-50 5.40+5.78
−5.19

50-60 4.98+5.21
−4.76

60-70 4.69+4.94
−4.46

70-80 4.63+4.91
−4.38

80-100 5.04+5.26
−4.82

100-120 4.87+5.18
−4.63

120-140 3.86+4.10
−3.67

140-160 3.71+3.96
−3.51

160-180 3.50+3.80
−3.33

180-220 2.91+3.18
−2.83

220-270 2.95+3.34
−2.82

270-310 3.92+5.66
−3.78

310-360 2.63+2.94
−1.96

360-460 1.82+2.67
−1.72

表 13: aCluster name. bCluster-centric annulus c Best-fit temperature d degrees of freedom

91



付録G サンプル銀河団の表面輝度分布

(a) MCXCJ0157 (b) MCXCJ0231 (c) MCXCJ0201

(d) MCXCJ0158 (e) MCXCJ1258 (f) MCXCJ0153

図 13: サンプル銀河団の表面輝度分布フィット結果。黒点が実データ、赤線が全モデル、青線が表面輝度分

布モデルおよびバックグラウンドモデルである。エラーは全て 1σエラーを採用している。
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(a) MCXCJ2337 (b) MCXCJ1415 (c) MCXCJ0106

(d) MCXCJ1115 (e) MCXCJ0105 (f) MCXCJ1401

(g) MCXCJ1217 (h) MCXCJ1023 (i) MCXCJ1256

図 14: サンプル銀河団の表面輝度分布フィット結果。黒点が実データ、赤線が全モデル、青線が表面輝度分

布モデルおよびバックグラウンドモデルである。エラーは全て 1σエラーを採用している。
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付録H サンプル銀河団の温度の半径分布

(a) MCXCJ0157 (b) MCXCJ0231 (c) MCXCJ0201

(d) MCXCJ0158 (e) MCXCJ1258 (f) MCXCJ0153

図 15: サンプル銀河団の温度の半径分布のフィット結果。黒点が測定した温度、赤線がプロジェクション温

度の半径分布モデル、青線が三次元温度の半径分布モデルである。エラーは全て 1σエラーを採用している。
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(a) MCXCJ2337 (b) MCXCJ1415
(c) MCXCJ0106

(d) MCXCJ1115 (e) MCXCJ0105 (f) MCXCJ1401

(g) MCXCJ1217 (h) MCXCJ1023 (i) MCXCJ1256

図 16: サンプル銀河団の温度の半径分布のフィット結果。黒点が測定した温度、赤線がプロジェクション温

度の半径分布モデル、青線が三次元温度の半径分布モデルである。エラーは全て 1σエラーを採用している。
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付録 I サンプル銀河団のガス質量および全質量の半径分布

(a) MCXCJ0157 (b) MCXCJ0231 (c) MCXCJ0201

(d) MCXCJ0158 (e) MCXCJ1258 (f) MCXCJ1311

(g) MCXCJ0153 (h) MCXCJ2337 (i) MCXCJ1415

図 17: サンプル銀河団のガス質量および全質量の半径分布。実線が中心値、エラーは全て 1σエラーを採用

している。
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(a) MCXCJ0106 (b) MCXCJ1115 (c) MCXCJ0105

(d) MCXCJ1401 (e) MCXCJ1217 (f) MCXCJ1023

(g) MCXCJ1256

図 18: サンプル銀河団のガス質量および全質量の半径分布。実線が中心値、エラーは全て 1σエラーを採用

している。
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