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概 要

銀河団は宇宙最大の重力束縛システムである。銀河団の観測的性質から、宇宙論パラメー
ターを制限することができる。宇宙の大規模構造の進化を理解するため、銀河団の衝突や
合体を研究する必要がある。銀河団衝突を統一的に理解するためには、銀河、銀河団ガス、
暗黒物質を直接観測する可視光、X線、弱い重力レンズ効果によるデータを組み合わせる
多波長研究が重要である。そのため、衝突銀河団の解明を目指し、XMM-Netwon衛星のX

線データと、すばる望遠鏡HSCによる銀河測光データと弱い重力レンズデータを組み合
わせた多波長研究のプロジェクトが現在遂行されている。衝突銀河団MCXCJ0157.4-0550

はHSC-SSP サーベイおよび XMM-Newtonのデータが両方が存在し、X線、銀河、重力
レンズの情報が使える。MCXCJ0157.4-0550 は赤方偏移 0.1289で、西の方はメイン銀河
団で、北の方は銀河群である。中心部に動圧を受けている構造が見られる。図 1 の等高線
は密度分布を表し、勾玉状の構造があることが目で確認された。これは落ちてきているガ
ス構造がモーメンタムを持っていることを意味している。我々は、簡易的な方法と詳細な
方法の 2種類の解析で温度マップを作成、密度マップと掛け合わせることで圧力マップを
作成した。まず低エネルギー側と高エネルギー側のイメージの比率から簡易的に求め (図
2)、その後、contour binningアルゴリズムを利用し、衝突銀河団の各領域を分割した。各
領域のスペクトルをフィットして、温度マップを作成した。こうして分割した各領域状況
を議論することにより、この衝突銀河団の状態について考察する。

図 1: 点源を除去して、0.4keV∼2.3keV バ
ンドでスムージングした X線イメージ [18,

Miyaoka2018]
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図 2: hardness ratioから作成した 2次元温度
マップ
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第1章 序論

1.1 研究背景

銀河団は質量が 1014 ∼ 1015太陽質量にも達する、自己重力で束縛された系の中で宇宙
最大の天体である。銀河団は銀河、銀河団ガス (高温プラズマ)、暗黒物質から成り、それ
ぞれが、可視光、X線、弱い重力レンズ効果で観測される。銀河と銀河団ガスの総質量は
全質量の 2割程度であり 、残りの約 8割が暗黒物質で占められている。それゆえ銀河団
の力学は暗黒物質が支配をしている。
冷たい暗黒物質に基づく階層的構造形成モデルによると、小さい天体が最初に形成され、
それらの衝突合体を繰り返し、より大きな構造へと進化してきた。それゆえ宇宙最大であ
る銀河団はごく最近形成され、宇宙初期の揺らぎの線形性を比較的保っていると考えら
れている。その周囲のフィラメントからの質量降着や、比較的大きなサイズの天体による
衝突が今も銀河団で起こっている。大きな天体の数は少ないため、大規模な衝突は間欠的
に起きていると考えられている。しかし、その開放する重力エネルギーは 1064 ∼ 1065erg

にも達し、銀河団の構成要素に様々な影響を与える。特に、銀河団ガスは、銀河団同士の
衝突により、圧縮、バルク運動、乱流、流体的不安定性や衝撃波が生成され、銀河団ガス
の物理状態を大きく変化させる。しかしながら、その物理過程の詳細はまだわかってい
ない。
衝突銀河団は、宇宙最大の天体が成長をしている現場を捉えたユニークな実験場であ
り、その詳細な物理過程の解明は、構造形成を理解する一つのアプローチである。銀河団
衝突を統一的に理解するためには、銀河、銀河団ガス、暗黒物質を直接観測する可視光、
X線、弱い重力レンズ効果によるデータを組み合わせる多波長研究が必要不可欠である。
また、相対論的をみるシンクロトロン電波放射の電波観測との比較を行う粒子の詳細を明
らかにすることができると期待される。
銀河団衝突は概ね 3つの段階に分類される。メイン銀河団に対しサブ銀河団が通過する
最中と、その前後である。それぞれは、on-going,early-phase, late-phaseとも呼ばれてい
る。衝突銀河団の現在までのX線及び多波長研究は今まさに衝突が行われている on-going

phaseの銀河団に限られていた。これは、衝突銀河団がX線の明るい銀河団から選ばれて
いる選定の過程に問題があると我々は考える。銀河団衝突の際に、その重力エネルギー
が開放され、銀河団ガスの温度が衝撃波を介し上昇し、密度が圧縮を受け上昇する [24,
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1.1 研究背景

Ricker2001]。この結果X線光度は非線形的に増加する (図 1.1)。しかし、銀河団衝突前 (図
1.1青)では、X線光度はほぼ変わらず、銀河団衝突後 (図 1.1赤)では、断熱膨張から、X

線光度が暗くなる。その結果、X線で発見された衝突銀河団の多くが on-going phaseであ
ると考えられる [3, Akamatsu2017]。それゆえ、我々は、銀河団の衝突の全過程に対して
の知見が未だ得られていないのが現状である。

図 1.1: 質量比 1:3の衝突銀河団の場合でのX線光度の時間変化。青、赤、緑はそえぞれ
Early-Phase,On-going,Late-Phaseを表す。[24, Ricker2001]

図 1.2: 各段階のダークマターの表面密度マップ (カラーマップ)とガス (等高線)分布 [24,

Ricker2001]
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1.2 研究目的

銀河団衝突の全過程を理解するために、無バイアスの衝突銀河団のサンプルを作る必要
がある [15, Markevitch2007]。今までの研究はX線の非線形性によってバイアスがかかっ
ていたため、問題が生じていた。

1.2 研究目的

すばる望遠鏡主焦点カメラであるハイパーシュプリームカム (HSC)のサーベイ (HSC-

SSP)を用いて衝突銀河団のサンプルが定義された。HSC-SSPは 1400平方度を 5バンドの
測光フィルターで観測する銀河測光観測サーベイである。限界等級は 26等級に及び、他望
遠鏡 (CFHT,DES,SDSS)による宇宙探査よりも 2等級ほど暗い銀河を観測することができ
る。HSC-SSPの測光データを用いて、銀河団探査が行なっている [22, Oguri2018]。銀河
団の銀河は同時期に成長してきたと考えられ、赤方偏移に応じた色を持っている。このた
め、同じ色を持つ集団を選び出すことによって銀河団を発見することができる。HSC-SSP

で発見された銀河団は、赤方偏移 z < 1.1までも及び、他望遠鏡の z < 0.8より遥かに
深い。近傍銀河団で言い換えるとより暗い銀河団銀河まで発見することができる。また、
HSC-SSPは高い撮像性能で銀河の形状測定を正確に行うことができる。これにより、弱
い重力レンズ効果と呼ばれる方法で、銀河団の質量や質量分布を力学状態の仮定を必要
とせず、測定することができる。特に 5バンドによって測光赤方偏移の測定が過去の観
測に比べ大幅に改善し銀河団の背景にある銀河を効率よく測定することが可能になった。
HSC-SSPによる銀河の情報、そして、弱い重力レンズ質量の情報は他者の現行サーベイ
の追随を許さない。それゆえ、HSC-SSPは衝突銀河団の物理を明らかにする理想的なデー
タを我々に提供する。
HSC-SSPで発見された銀河団のサブ構造が銀河団銀河を用いて定義された。複数の銀
河団が衝突している銀河団では、それぞれの銀河団の関係した銀河の集団が複数のピー
クで現れる。これにより、銀河団内部のサブ構造を分解し、衝突ステージに依存しない衝
突銀河団のサンプルを定義することできる。現行カタログの 2000個程度の銀河団のうち、
190個の衝突銀河団候補を定義された。
X線観測では、十分な光子統計が必要なためその全部の銀河団を観測することができな
い。そのため、以下の条件が課された。第 1に、十分な光子統計を得ることができ、なお
かつ銀河団の内部構造を分解することできる赤方偏移 z < 0.4の条件を課す。第 2に、重
たい銀河団の条件を課し 50個程度のサブサンプルが定義された。具体的には銀河団銀河
の数に関係するリッチネスと呼ばれるパラメータが 40以上のものが選ばれた。これは、
銀河団の質量M200m > 3× 1014太陽質量に対応する。なお、M200mは銀河団の密度が宇宙
の質量密度の 200倍に対応する半径内の質量であることを意味する。この条件により 50

個程度のサブサンプルが定義された。この中の一つに先述のMCXC J0157.4-0550が含ま
れる。なお、HSC-SSPサーベイの銀河団サンプルはサーベイの状況に応じてこれからも
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1.2 研究目的

増大するため、適時サンプルの更新が行われる。また、サブ構造のピーク間の距離は、X

線で発見された衝突銀河団の多くが、サブハロー同士の距離が 0.2r200m以内にあるのに対
し、0.1 ∼ 1.4r200m程度広く分布していることも確認されている。これにより、銀河団衝
突の様々なステージに対して、無バイアスな衝突銀河団サンプルが生成された。
そこで、本論文では、こうした衝突銀河団に対して、X線解析によってガスの温度、密
度、圧力やエントロピーの 1次元及び 2次元分布の情報を引き出すことを目的とする。ま
た、光度や他物理量とサブ構造の距離のパラメーターとの関係性を調べ、銀河団衝突の総
括的な理解を目指す。さらに、サンプル銀河団は近傍にあり、その内部構造は弱い重力レ
ンズによる質量マップでも十分分解できるため、弱い重力レンズによる総質量や、質量比
などを測定できる。そこで、本研究では、以下の方針でX線データ解析を行う。

1. 低エネルギーX線と高エネルギーX線それぞれでイメージを作り、その比率を求め
て、簡易 2次元マップを作成し、全体の様子をつかむ。

2. 2次元 contour binning分割法を用いて、銀河団ガスの各領域の温度、密度、圧力、
エントロピーを測定する。

3. 銀河団衝突に伴う衝撃波などの兆候が見られた場合、衝撃波領域を考慮して、銀河
団ガスの物理量を詳細に測定する。
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第2章 銀河団

2.1 銀河団概要

大型望遠鏡を使って、天の川銀河より遠い宇宙に数千億の銀河を発見された。これらの
複数の銀河は宇宙で孤立した集団 (銀河団)を成していて、それらのサイズは様々である。
これらの集団は、高温ガスに囲まれている。力学的手法で銀河団の重力質量を推定した結
果、重力質量は銀河とガスの合計よりもはるかに大きいことが判明した。この銀河とガス
以外の質量は暗黒物質由来の質量だと考えられている。これらの銀河、ガスと暗黒物質が
重力の作用で集まっている巨大な天体システムである。銀河団は宇宙最大の重力束縛シス
テムである。銀河団の通常の大きさは数百万パーセクで、数百から数千の銀河が含まれて
いる。銀河が少ない銀河団は銀河群と呼ばれている。
多くの銀河団は明るいX線源であり、このX線は主に高温ガスからの熱的制動放射お
よび輝線放射である。銀河団のガス質量は、発光している星の総質量の 3-5倍である。銀
河団内の物質の分布に関する研究は、暗黒物質の存在に証拠を提供する。銀河団に含まれ
る銀河の形態の割合は個々の銀河団で様々である。研究により、楕円銀河の割合は銀河団
の形態と密接に関連していることが判明している。もし銀河団の楕円銀河の割合が高い場
合、銀河団は一般的に対称な形状の傾向があり、少ない場合、銀河団は一般的に不規則な
形状の傾向がある。
銀河団ガス (ICM)は、銀河団の中に存在する高温プラズマである。このガスは、10～

100MKぐらいの温度に加熱され、主にイオン化された水素とヘリウムから構成され、銀
河団内のバリオン物質の大部分を含む。ICMはX線放射を強く放射する。
ICMは、小さな構造から銀河団を形成することにより放出される重力エネルギーによ
り高温に加熱された。重力場から得られる運動エネルギーは、衝撃波により熱エネルギー
に変換される。高温になると、ICMに存在する元素がイオン化される。ICM内の軽元素
は核からすべての電子を取り除かれている。
ICMは主に通常のバリオン (主にイオン化された水素とヘリウム)で構成されている。
このプラズマは、鉄のような重元素も含まれている。銀河団内のバリオンの大部分 (80～
95％)は、銀河や星などではなく、ICMに存在している。しかし、銀河団の重力質量の大
部分は暗黒物質から成っている。
ICM全体には銀河団のバリオンの大部分が含まれているが、密度はそれほど高くなく、
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2.2 銀河団のサブ構造

典型的な値は 10−3個/cm3 である。粒子の平均自由行程はおよそ 1016m、ほぼ 1光年で
ある。
ICMはこのような高い温度にあるので、大部分は制動放射および輝線放射によりX線
放射を放射する。これらのX線は、X線望遠鏡を用いて観測することができる。観測に
よって、ICMのマップを作成することができ (X線放射は ICMの 2乗に比例する)、X線
スペクトルを得ることができる。 X線の明るさから、ガスの密度を得られる。スペクト
ルは、ICMの温度および金属量を測定することを可能にする。
ICMの密度は銀河団の中心に向かって上昇し、強いピークがある。さらに、ICMの温
度は、典型的には、外側で中央領域の 1/2または 1/3に低下する。金属量は外側領域から
中心に向かって上昇するが、ガスの金属量は太陽のそれよりも低い。

図 2.1: 銀河団のイメージ、内部は様々な銀河、銀河を含めるの外側は高温ガス

2.2 銀河団のサブ構造

現在、銀河団のサブ構造の研究が活発化している。過去銀河の 2次元分布だけが利用さ
れていた。最近の観測により、銀河の赤方偏移が観測できて、サブ構造の研究に対してよ
り良い証拠になってきた。
[6, Geller1982] は 65個の銀河団を研究して、40%の銀河団はサブ構造と持っているを報
告した。その後、多く銀河団がサブ構造を持っている報告が出て来た。[35, West1990]は70

個の密度分布や視線速度が観測されている銀河団を調査して、40%の銀河団はサブ構造を
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2.3 衝突銀河団

持って、主に銀河団中心から1Mpc以上に離れていることが報告された。[23, Ramella2007]

は、77個の近隣銀河団を調査して、73%の銀河団はある程度サブ構造を持っていること
を報告している。
X線観測では、より良い分解能のChandraとXMM-Newtonの利用によりに、銀河団の

X線イメージのサブ構造が見つかった。図 2.2は Chandraで観測したX線イメージであ
る。[10, Jeltema2005] は以下の現象を発見した。高赤方偏移の銀河団のサブ構造が多く、
シミュレーションの予想と合う。今の宇宙モデルに、小さな暗黒物質のハローは重力のた
めより大きい構造に成長して、宇宙の階層構造になった。観測した銀河団の力学構造の進
化とシミュレーションと比較すると、宇宙モデルの各パラメータをより制限できる。

図 2.2: [10, Jeltema2005]状態相違の 3つ銀河団のChandra X線イメージ、左辺は early-

phase段階、真ん中は on-going段階、右辺はサブ構造持っていない銀河団

2.3 衝突銀河団

銀河団の衝突は 1064∼65ergのエネルギーを解放している。これは、銀河団のすべての星
が超新星爆発のエネルギーと同じレベルである。最初、二つ銀河団の ICMはお互いに断
熱圧縮して、温度があがる。次に、重力のため、ICMが加速して、音速を超えて衝撃波
ができる。しかし、ICMの衝撃波は音速を大幅に越えることができない。銀河団の ICM

の密度は非常に小さいので、粒子と粒子の衝突ではなく、衝撃波は電磁場と荷電粒子の相
互作用によって発生する。この衝突は無衝突衝撃波と呼ばれる。
衝撃波は流体が運動エネルギーから熱エネルギーに変わり、自身が加熱される。そし
て、無衝突衝撃波はプラズマの不安定性を誘導し、磁場増幅や乱流を引き起こす。衝突し
た後は、ICMが混ざり、銀河団同士の元々の質量の推定は難しくなる。したがって、お
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2.4 Λ-CDMモデル

互いにコアを通りすぎる前の衝突初期のサンプルが必要である。しかし、銀河団の数十億
年以上の進化タイムスケールと比べて、初期段階が短い。

2.4 Λ-CDMモデル

Λ-CDMモデル (Λ-CDM model or Lambda-CDM model)は、いわゆる冷たい暗黒物
質 (Cold Dark Matter, CDM)モデルの略語である。宇宙のマイクロ波背景放射、宇宙の
大規模構造、および宇宙の加速膨張の超新星観測と合致しているので、ビッグバンの宇宙
論において標準モデルと呼ばれる。Λ-CDMモデルは現在の観測事実を説明する最も簡単
なモデルである。

• Λは宇宙定数、現在の宇宙で観測された加速膨張を説明する暗黒エネルギーを現し、
宇宙項とも呼ばれる。暗黒エネルギーはよく Ω∧で表され、宇宙全体のエネルギー
に対する暗黒エネルギーのエネルギーを表す。現在では約 0.74と考えられている。
つまり、宇宙のエネルギーの約 74％が暗黒 エネルギーの形をしていることを意味
している。

• 暗黒物質については、冷たい暗黒物質モデルが優勢である。冷たい暗黒物質は、構
成粒の速度は遅く、また、宇宙初期に放射と相互作用しなくて、現在の宇宙エネル
ギー密度の 22％を占める。残り 4％のエネルギーは、バリオンで、星、ガス、惑星
やダストの他、まだ見つかっていない温かい銀河間物質が大量にあると考えられて
いる。

Λ-CDMモデルには 6つの基本パラメータがある。

• ハッブル定数は宇宙の膨張率、および宇宙の閉鎖に必要な臨界密度 ρ0を決定する。

• バリオン密度、暗黒物質の密度、エネルギー密度はΩb＝ρb/ρ0のように臨界密度に
正規化されていて、３つの密度の合計は臨界密度に等しいので、)暗黒エネルギー
の密度は独立したパラメータではない。Ωbはバリオン密度である。

• 光学的深さは宇宙の再イオン化の赤方偏移を決定する。

• 密度ゆらぎの情報は、(宇宙の膨張からの)初期摂動のゆらぎ振幅とスペクトラルイ
ンデックスによって決定される。
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2.5 銀河団のX線放射メカニズム

2.5 銀河団のX線放射メカニズム

図 2.3: A1795の可視光イメージとX線イメージ

1970年打ち上げの Uhuru X線衛星は、銀河団が非常に強い X線放射源であることを
確認した。そして、ロケット観測により、おとめ座銀河団から X線鉄輝線が検出され、
高温ガスからの X線放射であることがわかった。その後、Einstein，GINGA，ROSAT，
Chandra，XMM-Newton,Suzakuなどの X線天文衛星が打ち上げられ、ますます先端の
観測機器のおかけで、銀河団の研究に対して、X線バンドが重要な手法になった。
X線で観測されるのは主に高温ガスからの輝線放射 (≤2keVの低質量銀河団)と熱的制
動放射 (thermal bremsstrahlung)である。
以下の表 2.1、X線以外も含めた各波長で銀河団の各成分の放射をまとめる。
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2.5 銀河団のX線放射メカニズム

放射 観測波長

星 黒体放射 可視光

ICM 熱的制動放射 Ｘ線

輝線放射 Ｘ線

SZ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 (未検出)

π0崩壊 ガンマ線 (未検出)

表 2.1: 銀河団の各波長の放射 [17, Miyaoka Master’s thesis]

2.5.1 熱的制動放射

図 2.4: [28, Extragalactic Astronomy and Cosmology, Peter Schneider] 温度は 1keV、
3keV、9keVにおける時の制動放射スペクトル

高温ガスの内部で、高エネルギー電子と陽子は熱運動で衝突し、X線を放出する。これ
は熱的制動放射である。熱的制動放射のX線スペクトルは連続スペクトルである。
温度Tでボルツマン分布は

f(v) = (
me

2πkT
)3/24πv2exp(−mev

2

2kT
) (2.1)
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2.5 銀河団のX線放射メカニズム

であり、これを考慮すると、電子からの放射は

ϵff＝
dW

dV dtdE
= AZ2

ionneniT
−1/2exp(− E

kT
)gff (T,E) (2.2)

gff はガウント因子 (Gaunt factor)、EはX線のエネルギー、Tはプラズマの温度、ne

と niは電子と陽子の数密度、Zionは陽子の電荷、kはボルツマン定数、Aは定数である。
図 2.4は光学的に薄い高温プラズマのX線放射である。3つの温度に対する制動放射ス
ペクトルを示している。 高温ガスは温度の上昇とともに、高エネルギーのカットオフも
高くなる。

2.5.2 輝線放射

高温ガスの衝突により、イオンは安定状態から励起状態になる。高エネルギー状態は不
安定なので、低いエネルギー状態に遷移する。この変化のとき、エネルギーの差に相当す
る特定の波長の輝線が放射される。銀河団の場合、特に 6～7keVぐらいの鉄輝線が強く
見られる。
図 2.5から制動放射のスペクトルにおける各元素の輝線が見える。

図 2.5: 温度 2keV、アバンダンス 0.5Z⊙ のプラズマ衝突の熱的制動放射のモデル [34,

WANG,JINGYING PhD thesis]
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2.6 銀河団進化の環境影響

2.6 銀河団進化の環境影響

• 合体 (merger)や銀河と銀河の強い相互作用 (interaction):銀河同士はお互い速度分散
が弱いと、隣の銀河同士は合体と相互作用が起こりやすい。

• 銀河ハラスメント (galaxy harassment):銀河が高い相対速度で、他の銀河と遭遇す
ること [19, Moore1996]。ハラスメントにより星は銀河から剥ぎ取られて、銀河中心
の速度分散が上がる。その影響を受けて銀河円盤が乱れて渦巻形が消える。さらに
角運動量の損失とそれらのガスの圧縮が続き、スターバースト活動が生成する。低
光度銀河は影響されやすい。

• 銀河内ガスの剥ぎ取り (gas stripping):銀河は高密度の ICMに移動する時、ガスは銀河
から剥ぎ取られて、ICMになる。粘性の剥ぎ取り (viscous stripping)[21, Nulsen1982]、
熱蒸発 (thermal evaporation)、動圧剥ぎ取り (ram pressure stripping)[7, Gunn1972]

に分類される。銀河団の中心では、ICMの密度が高く、銀河と ICMの相対速度が
速いので、動圧の剥ぎ取りは発生しやすい。

• 銀河の絞殺 (galaxy strangulation)銀河が初めて銀河団の環境に入ると、銀河団の重
力ポテンシャル (およびその暗黒物質ハロー)によって潮汐効果が発生し、銀河に含
まれるガスが逃げる。ガスが失われるにつれて、銀河の内部で星を生成するのに利
用可能な量は徐々に下降する。最後に銀河内の星形成は止まる [11, Larson1980]。言
い換えれば、銀河の星形成はガスの欠乏のために絞殺されることになる。
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第3章 「XMM-Newton」X 線衛星

XMM-Newton(X‐ray Multi-Mirror Mission‐Newton)は 1999年 12月にアリアン 5(Ar-

iane5)ロケットで欧州宇宙機関 (European Space Agency略語 ESA)によって打ち上げら
れたX線衛星である。

図 3.1: Horizon 2000プロジェクトは、元々1984年に欧州宇宙機関によって起草された元
長期計画である。基石ミッションと中型ミッションを分けている。その次世代のプロジェ
クトは 2006年 ∼ 2015年のHorizon 2000+[1]

これは、ESAのHorizon 2000プロジェクト (図 3.1)の 2番目の基石ミッションである。
XMM-Newtonはサーベイ、AGNの中央のエンジンの性質と進化、恒星物理、恒星の進化
の終点、超新星残骸、銀河団の研究を目指した [20, R. Mushotzky1998]。
もともと 2年間のミッションを予定していた衛星は、健康状態を保ち続け、2018年 11

月に再びミッションの延長を受け、2020年末まで延長された。XMM-Newtonの打ち上げ
た当時、同じく 1999年に発表されたNASAのChandra X線天文台も打ち上げた。
XMM-Newtonの軌道は楕円形で、近地点は 7,000 km、遠地点は 114,000 km、軌道傾
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3.1 搭載機器

斜角は 40度、軌道周期は 48時間である。

3.1 搭載機器

図 3.2: XMM-Newton衛星の構造の図 [9, Jansen2001]

XMM-Newton衛星の重さは 3.8t、長さは 10m、太陽電池パドル (solar arrays)の配置後
の幅は 16mである。衛星に搭載されている主な科学機器は以下である (図 3.2)。

• それぞれが 58個のヴォルター I式反射鏡 (Wolter telescope Type I)で構成された斜
入射鏡 (grazing incidence mirror)が 3つある。ウォルター I型構造の最大層の直径は
70cm、焦点距離は 7.5m、総有効面積は 4650cm2である。詳細は 3.1.1で紹介する。

• 0.15∼12keVのエネルギー範囲に、3つの欧州フォトンイメージングカメラ (European

Photon Imaging Camera, EPIC)が焦点面に配置されている。EPICはＸ線の結像、
X線測光および分光観測を行うことができる。そのうちの 2つは、7つの表面照射
CCDチップから構成されたMOS(Metal Oxide Semi-conductor)カメラで、1つは、
12個の背面照射 CCDチップで構成された PNカメラである。詳細は 3.1.2で紹介
する。

• X線望遠鏡の焦点面に配置された 2つの反射型回折格子分光計 (Reflection Grating

Spectrometer, RGS)は、高分解能のX線スペクトルを提供している。
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3.1 搭載機器

• 光学モニター (Optical Monitor, OM)、直径30cmのリッチー・クレチアン式 (RitcheyChrétien)

光学&紫外線望遠鏡で、多波長機能を提供するために搭載されている。

表 3.1に各検出器の性能をまとめた。

検出器 EPIC MOS EPIC PN RGS OM

エネルギーバンド 0.15∼12keV 0.15∼15keV 0.35∼15keV 160∼600nm

1軌道周期観測可能の時間 5∼135ks 5∼135ks 5∼145ks 5∼145ks

視野 (FOV) 30
′

30
′ ∼ 5

′
17

′

PSF (FWHM/HEW) 5
′′
/14′′ 6

′′
/15′′ N/A ∼ 1

′′

ピクセルのサイズ 40µm(1.1
′′
) 150µm(4.1

′′
) 81µm(9× 10−3Å) 0.5′′

時間分解能 1.5ms 0.03ms 16ms 500ms

表 3.1: XMM-Newtonに搭載されている検出器 [32, XMM-Newton Users Handbook]

3.1.1 X線望遠鏡

伝統的な可視光望遠鏡は入射光に対して、ほぼ垂直な鏡を使っている。しかし、X線は
垂直に鏡を入ると、反射しなくて、吸収もしくは散乱される。通常金属はＸ線に対して屈
折率は１未満なので、入射Ｘ線が小さな入射角で金属の表面に入射するときに、全反射が
起こる。この全反射現象が利用され、ヴォルター式望遠鏡を設計された (図 3.3、3.4)。

図 3.3: PNカメラに焦点を合わせた X線望
遠鏡の光路 [32, XMM-Newton Users Hand-

book]

図 3.4: RGSを備えた時MOSカメラに焦点を
合わせたX線望遠鏡の光路、MOSカメラま
での光は実際の光の44%、40%の光はRGSに
入れた [32, XMM-Newton Users Handbook]
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3.1 搭載機器

3.1.2 X線CCD

図 3.5: 表面照射型と背面照射型CCDの断面図 [2]

XMM-Newtonは、EPICという 3台の X線 CCDカメラを搭載している。カメラのう
ちの 2つは表面照射MOSカメラで、1つは背面照射PNカメラである (図 3.5)。また、回
折格子がX線望遠鏡の後ろに設置されている。回折格子は望遠鏡の入射光束の約半分を
RGS検出器の方向に向け、元の入射光束の約 44％がMOSカメラに到達する (図 3.4)。
EPICカメラは、30分角の望遠鏡の視野 (FOV)に、0.15∼15keVのエネルギー範囲で、
結像できる。

MOS検出器

各MOSカメラの焦点面には、7個の EEVタイプ表面照射型 CCDがある (図 3.6)。中
央のCCDは望遠鏡の軸上の焦点にあり、外側の 6つはほぼ焦点面の曲率に追従するよう
に、ミラーに向かって 4.5mm偏り、軸外光源の焦点を改善する。デッドスペース (dead

space)を最小限に抑えるため、隣接の CCDを約 1mmずらして 300ミクロン重ねる。結
像領域は約 2.5cm×2.5cmなので、7のCCDは 28.4分角、直径 62 mmの焦点面を覆って
いる。結像したイメージは、40µm2、600×600ピクセルである。1ピクセルは FOV上で
1.1×1.1秒角と等しい。
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3.1 搭載機器

図 3.6: MOSと PNのCCDの配列 [32]

PN検出器

PNカメラは、単一のウェハー上に 12個の 3cm×1cmの PN CCDをモノリシック製造
することを実現される (図 3.6)。つまり、視野全体にわたって均一な検出器である。PN

CCDの結像領域は 6cm×6cm(視野の 97%)で、ピクセルサイズは 150µm2(4.1秒角)であ
る。バックグランドの推定のため、CCDの感知領域の約 6cm2が視野の外側にある。位置
分解能は 120µmで、3.3秒角に相当する。X線望遠鏡の焦点はCCD0、象限 1にある。
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3.2 XMM-Newtonの性能

3.2 XMM-Newtonの性能

3.2.1 有効面積

図 3.7: すべてのXMM-Newton X線望遠鏡、EPICおよびRGSの実効面積 [32]

有効面積 (effective area)は応答関数と関係があり、XMM-Newtonに対して重要な情報
である。XMM-Newtonのミラーは、最大 0.1∼10keVのエネルギー範囲で最も効率的な反
射率を示している (図 3.7)。 最大値は約 1.5keV、2keV付近は顕著なエッジ（Au Mエッ
ジ）がある。2つのMOSカメラの有効面積は PNよりも小さい。これは、入射放射線の
一部がRGAによって部分的に隠されているためである (図 3.4

3.2.2 量子効率

EPICカメラの有効面積を決定する際に量子効率 (quantum efficiencies, QE)を考慮する
必要がある。EPICの光子エネルギーと量子効率の関係を図 3.8、3.9に示している。MOS

の量子効率は高エネルギー側を制限している。逆にPNは 12keVまでの光子を検出できる。
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3.2 XMM-Newtonの性能

図 3.8: MOS1、MOS2の CCD1の量子効率
と光子エネルギーの関数、実線はMOS1,破
線はMOS2[33, Turner2001]

図 3.9: MOS1、MOS2の CCD1の量子効率
と光子エネルギーの関数 [30, Struder2001]

3.2.3 EPICのバックグランド

EPICの陽子フレアバックグランド

数 100keVの陽子がＸ線望遠鏡の鏡から反射して、検出器に向けて集められる。陽子フ
レア成分のため、視野内のバックグランドの強度は外側よりはるかに大きくなる。PNカ
メラは最も強い影響に受けられることを示している。図 3.10は陽子フレアバックグラン
ドを示している。
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3.2 XMM-Newtonの性能

図 3.10: MOS1の光度曲線、観測の前半のバックグランドは安定している。後半は強い陽
子フレアを受けられた [32]

EPICの検出器バックグランド

図 3.11: フィルターを閉めた時のMOS1の
バックグランドのスペクトルで、1.5keVは
Al-Kα、1.7keVはSi-Kα、0.5keV以下の部分
は検出器のノイズ [32, XMM-Newton Users

Handbook]

図 3.12: フィルターを閉めた時のPNのバック
グランドのスペクトルで、1.5keVはAl-Kα、
5.5keVはCr-Kα、8keVはNi-Kα、Zn-Kαと
Cu-Kα、0.3keV以下の部分は検出器のノイズ
[32, XMM-Newton Users Handbook]
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3.3 他の衛星の比較

衛星本体や検出器自体と相互作用する高エネルギー粒子は 2次粒子を発生する。できた
2次粒子は直接CCDに入射して、検出器バックグラウンドの成分が発生する。フィルター
を閉めて、MOSカメラと PNカメラの両方で定期的に測定できる。この成分の長時間の
ゆらぎは∼10%以内である。図 3.11と図 3.12は、それぞれMOS1カメラと PNカメラの
スペクトルを示している。スペクトルは非常に平坦で、検出器および衛星からの蛍光のた
め、複数の輝線を示している。MOSのスペクトルにAl-Kαと Si-Kαの輝線がはっきりと
見える。PNのスペクトルにAl-Kαと 8keV前後の強いCu-Kα、Ni-Kαと Zn-Kαの線が
見える。特に PNカメラの中央円形領域に輝線が強い。

3.3 他の衛星の比較

近年打ち上げた衛星の性能は表 3.2に示している。観測目標によって、各X線衛星が各
長所を持っている。XMM-Newtonの特徴として、視野と有効面積がもっとも大きい。銀
河団のような広がっている天体の観測に対して、XMM-Newtonは適している。

衛星 Chandra Newton Suzaku Hitomi

有効面積＠ 1keV (cm2) 555(ACIS-S) 4650 1760(XIS) 360

空間分解能 0.5
′′

10
′′

2
′

1.3
′

視野 (arcmin) 10 30 18 38

エネルギーバンド (keV) 0.1-10 0.15-12 0.2-600 0.3-600

エネルギー分解能＠ 7keV(eV) 150 150 120 7以下

重量 (t) 4.8 4 1.7 2.7

長さ (m) 14 10 6 14

軌道　近地点 (km) 16000 7000 568 574.4

遠地点 (km) 133000 114000 円軌道 576.5

時間 64時間 48時間 96分 96.2分

表 3.2: XMM-Newton と他の衛星の性能比較 [5, Elvis2002][9, Jansen2001][16,

Mitsuda2007][31, Takahashi2018][32, XMM-Newton Users Handbook]
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第4章 データ解析

4.1 衝突銀河団MCXC J0157.4-0550

図 4.1: 左の図は可視光HSCの観測データ、右はX線XMM-Newton、赤い線はX線光度
の等高線である。

MCXC(Meta-Catalog of X-Ray Detected Clusters of Galaxies)は、X線で検出した銀河
団がまとめられたカタログである。この大きなカタログは、公開されたROSAT全天サー
ベイ (RASS)カタログと偶然ROSATの視野内にいた銀河団のカタログに基づいて作成さ
れた。
今回のターゲットMCXC J0157.4-0550は衝突中の銀河団である。西の方はメイン銀河
団で、北の方は銀河群である。図 4.1左の可視光イメージでは、銀河団の銀河は西の領域
に集中している。右のX線イメージでは勾玉状の形の特徴がある。勾玉状の形状は、動
圧を受けている現場を示しており、衝突の初期段階と考えられる。MCXC J0157.4-0550

を選択する理由はHSCサーベイおよびXMMのデータが両方があり、X線、銀河、重力
レンズの情報が使えるからである。以下の表にMCXC J0157.4-0550の基本情報を示す。
XMM-Newton、ChandraのようなX線衛星の検出器は単一の光子をとらえて、光子のエ
ネルギーと位置が記録される。したがって、可視光の観測と違い、X線観測はイメージと
スペクトルを両方作成できる。XMM-Newtonは過去の衛星より、視野が大きくて、分解
能が良い。そのため、銀河団のサブ構造の解析に有用である。
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成

MCXCカタログ ABELLカタログ 赤方偏移 　RA,Dec座標 nH

MCXC J0157.4-0550　 ABELL0281 0.1289 (29.35125, -5.84) 0.0234

表 4.1: MCXC J0157.4-0550の基本情報

4.2 Hardness ratio による2次元マップの作成

衝突の様子を推論するため、 高温ガスの 2 次元温度、密度、圧力、エントロピーの 2

次元マップを作成する必要がある [8, Henry2004]。2次元マップの作成手順は以下である。

1. Lockman holeのデータを用いて、点源を除去してから、clean バックグランドマッ
プを作成する。

2. 2つのエネルギーバンド (0.4～2.3keVと 2.3～7.5keV)のターゲット、露光時間、バッ
クグラウンドのマップを同じスケールでスムージングする。その後、露光時間のマッ
プの補正とバックグラウンドの差し引きにより、2つのエネルギーバンドでのイメー
ジから、hardness ratioマップを作成する。

3. XSPECにより、hardness ratioと温度の対応の関係を求める。

4. 上の対応関係を用いて、2次元温度マップを作成する。

4.2.1 バックグランドマップの作成

観測データには、ターゲット天体から来た信号だけではなく、様々なバックグランドが
含まれている。そのため、バックグランドの信号を差し引く必要がある。Lockman hole

という領域は、X線で明るい天体がなくてバックグラウンドとして有効であるため、今回
の解析は lockman holeのデータを用いてバックグラウンドマップを作成する。統計を稼
ぐため、複数の lockman holeのデータを足し合わせた。XMM-Newtonの観測データから
フレアの影響が少ない (図 4.2～図 4.10)3つの lockman holeのデータを選択した。観測番
号 obsidは 147510101、147511001、147511701であり、露光時間は表 4.2に載せている。

obsid MOS1(s) MOS2(s) PN(s)

147510101 52117 57207 29592

147511001 58373 59724 39210

147511701 89325 88870 73790

合計 199815 205801 142592

表 4.2: バックグランドデータの露光時間
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成

3つのバックグランドデータの処理は同じなので、以降は 147510101を例として説明す
る。図 4.2～4.10において、各図の上カウントレートの頻度分布、下は光度曲線である。
銀河団からのX線放射と定常バックグランドのカウントレート分布は一定なので、頻度
分布は正規分布となるが、図を見ると正規分布から外れたものがあり、これはフレアに伴
うバックグランドである。そこで、正規分布モデルフィットを行い、ピークから±2σ以
外のカウントレートのデータをフレアとして除去した。次に、2つのエネルギーバンドの
cleanバックグラウンドデータをつくる。低エネルギーバンド 0.4keV～2.3keVと高エネル
ギーバンド 2.3keV～7.5keVを分けて、イメージを作成する。

図 4.2: 147510101のMOS1

の光度曲線
図 4.3: 147510101のMOS2

の光度曲線
図 4.4: 147510101の PNの
光度曲線

図 4.5: 147511001のMOS1

の光度曲線
図 4.6: 147511001のMOS2

の光度曲線
図 4.7: 147511001の PNの
光度曲線
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成

図 4.8: 147511701のMOS1

の光度曲線
図 4.9: 147511701のMOS2

の光度曲線
図 4.10: 147511701の PNの
光度曲線

0 0.005 0.015 0.035 0.074 0.15 0.31 0.62 1.3 2.5 5

図 4.11: 147510101低エネルギーバンド 0.4keV～2.3keVの点源、左はMOS1、真ん中は
MOS2、右は PN

図 4.11のようにバックグランドイメージの中にAGNなど点源があり、除去する必要が
ある。ソフトウェア ESASの cheeseコマンドを用いて、全バンド 0.4keV～8.0keVのイ
メージで点源のサーチを行った。指定したパラメーターは scale=0.25、rate=0.001、dist=0

である。点源を除去するため、円の半径は、PSFモデルで見積もった点源の輝度がバック
グランドの 1/4になる半径を選んだ。こうして決めた半径内 (図 4.11の緑円形)をイメー
ジから除去した。
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成

0 0.005 0.015 0.035 0.074 0.15 0.31 0.62 1.3 2.5 5

図 4.12: 147510101低エネルギーバンド 0.4keV～2.3keVの点源を除去したイメージ、左
はMOS1、真ん中はMOS2、右は PN

点源を除去してから、穴の周りの半径 2倍の領域でバックグランド輝度の平均を求め
て、その値を平均をするポアソン分布で乱数をふって、得た値を穴に埋めた。作成したイ
メージは cleanバックグランドイメージと呼ぶ。図 4.11、4.12に点源除去したバックグラ
ンドイメージを示す。
Lockman holeの 3つの観測は、毎回の観測の姿勢が異なるので、空の座標でイメージ
を作成すると、CCDの回転角が観測ごとに異なる (図 4.13)。そのため、3つのバックグ
ラウンドイメージを回転させて、ターゲット (図 4.14の真ん中)イメージと回転角を合わ
せた。

0 0.005 0.015 0.035 0.074 0.15 0.31 0.62 1.3 2.5 5

図 4.13: 各方向のMOS1、左は 147510101、真ん中は 147511001、右は 147511701
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0 0.005 0.015 0.035 0.074 0.15 0.31 0.62 1.3 2.5 5

図 4.14: 左は足し算したバックグランド、真ん中はターゲット、右は補正したバックグラ
ンド

回転した 3つのバックグラウンドイメージを足した (図 4.14の左)。その後、バックグラ
ンド観測の露光時間で割り算し、ターゲット観測の露光時間をかけて、ターゲットイメー
ジから引き算できるように補正した。露光時間は表 4.2.1に示す。補正したバックグラン
ドイメージは図 4.14の右である。

MOS1(s) MOS2(s) PN(s)

足し算したバックグランド 199815 205801 142592

ターゲット 27621 27175 16159

表 4.3: バックグランドとターゲットの露光時間

MOS1、MOS2のイメージは別々に処理した後に、最後足し算した (図 4.15)。本論文で
は、PNイメージ内のギャップが銀河群とオーバーラップしていたため、MOSだけで解析
を行った。高エネルギーバンドも同じ処理した。
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成
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図 4.15: 左補正したMOS1、真ん中は補正したMOS2、右はMOS1とMOS2の足し算

4.2.2 Hardness ratioマップの作成

銀河団観測データも同じように低エネルギーバンド 0.4keV～2.3keVと高エネルギーバ
ンド 2.3keV～7.5keVを分けて、イメージを作成した後に、MOS1とMOS2を足し算して
ターゲットの各バンドのイメージを作成した (図 4.16)。同じように観測データについて
MOS1とMOS2を足した露光マップを作成した (4.17)。

0 0.005 0.015 0.035 0.074 0.15 0.31 0.62 1.3 2.5 5

図 4.16: 2つバンドのMOSイメージ
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成

6500 11332 16164 21044 25876 30755 35587 40419 45299 50131 54963

図 4.17: 2つバンドの露光時間のマップ

バックグランドの見積もりが正しいかどうかうを検証するため、ターゲット (銀河団)を
バックグランドのイメージについて、図 4.18の緑の領域を縦方向に投影して、1次元ヒス
トグラムを作成して比較した (図 4.19、4.20)。

0 0.005 0.015 0.035 0.074 0.15 0.31 0.62 1.3 2.5 5

図 4.18: ヒストグラムを作る領域

図 4.19、4.20横軸はCCDのX軸である。X=110～220のところ (天体のない領域)で、
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図 4.19: 低エネルギーバンドのソースとバッ
クグランドのヒストグラム
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図 4.20: 高エネルギーバンドのソースとバッ
クグランドのヒストグラム

　 ターゲット バックグランド 比

低エネルギーバンド 2365.0 1672.94554965 1.41367422299

高エネルギーバンド 1777.0 1173.91297304 1.51374083158

表 4.4: ターゲットとバックグランドのデータの統計

ターゲットとバックグランドのデータそれぞれのカウントを求め、それらの比とともに表
4.4に載せた。これを見ると、バックグランドが過少評価されており、このままではバッ
クグランドが引き残ってしまう。
そこで、4.2.1節で作成したバックグランドイメージに表 4.4の比をかけて、最終のバッ
クグランドイメージとした。ポアソン揺らぎが大きいから、滑らかにするので、次はス
ムージングである。本節はChandraのスムージングのプログラム csmoothを使い、スムー
ジングする。低エネルギー、高エネルギー、ターゲット、バックグランド、露光時間のそ
れぞれのマップで同じスケールです。指定したパラメーターは conmeth=fft、sigmin=3、
sigmax=5、conkerneltype=gaussである。作成したスケールファイルを利用して、2つの
エネルギーバンドのMOSをスムージングする。低エネルギーのターゲットをスムージン
グした時に使われたスケールファイルを、低エネルギーのバックグランドと露光時間の
マップ、高エネルギーのターゲット、バックグランドと露光時間のマップに適用した。図
4.21に、低エネルギーバンドのターゲット、バックグランド、露光時間のマップを示す。
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成

図 4.21: 左はソース、真ん中はバックグランド、右は露光時間のマップ、見やすいため、
同じスケール表示していない

各バンドのイメージについて、ターゲットからバックグランドを引いて、露光時間の
マップで割った (図 4.22)。こうして出来た 2つバンドのイメージを割り算しては hardness

ratioマップを作成した (図 4.23)。つまり、イメージの各ピクセルごとに、計算を行った。

HR =

sourceH−bgdH
expH

sourceS−bgdS
expS

(4.1)

添字の Hは高エネルギーバンド、Sは低エネルギーバンド、bgdはバックグランド、exp

は露光時間を表す。

図 4.22: レートイメージ、左は低エネルギーバンド、右は高エネルギーバンド
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成

0 0.04 0.08 0.12 0.16 0.2 0.24 0.28 0.32 0.36 0.4

図 4.23: MOSの hardness ratioマップ

4.2.3 hardness ratioと温度の対応関係の作成

図 4.24: 1keVと 7keVのシミュレーションの区別、hardness ratio は緑バンドと青いバン
ドの比
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4.2 Hardness ratio による 2次元マップの作成

銀河団の温度と hardness ratioの対応を作成するため、XSPECを用いて観測スペクト
ルのシミュレーションを行い、温度と hardness ratioの関係グラフを作成する。作成手順
は以下である。

1. MOS1とMOS2についてXSPECの apecモデルにおいて温度 1、1.3、1.6...14.8keV

のスペクトルシミュレーションを行なう。

2. それぞれの温度において上で作成したスペクトルを用いて、MOS1、MOS2、それ
ぞれに対して 0.4～2.3keVと 2.3～7.5keVのカウントレートを求める。

3. MOS1とMOS2のカウントレートを足し合わせ、2.3～7.5keVのレートを0.4～2.3keV

のレートで割って hardness ratioを求める。

4. hardness ratioと温度対応のグラフを描く (図 4.25)

5. 温度と hardness ratioの関係を多項式でフィッティングして、hardness ratioから温
度への変換関数を求める (図 4.26)

図 4.25: hardness ratioと温度の対応関係 図 4.26: フィッティングした温度と hardness

ratioの対応関係

4.2.4 2次元マップの作成

フィットした多項式 (図 4.26)を利用して hardness ratioマップ (図 4.23)の各ピクセルの
値を温度に変換し、2次元温度マップを作成した。その後以下のようにして密度、圧力、
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成

エントロピーをマップを作成する [12, Markevitch1996][13, Markevitch1998][14, Marke-

vitch1999]。Iはレートイメージであり、低エネルギーバンドのイメージを用いた。

ρ ∝ I1/2 (4.2)

P ∝ I1/2 × T (4.3)

S ∝ I−1/3 × T (4.4)

図 4.27: 温度マップ

0.00000 0.00100 0.00200 0.00300 0.00400 0.00501 0.00600 0.00700 0.00801 0.00900 0.01000

図 4.28: 密度マップ

4.3 contour binning による2次元マップの作成

この節では分割方法によって詳細な 2次元温度マップを作成する。
銀河団の解析対象のイベント領域を選択して、これらの領域からスペクトルを構築する
ことができる。XSPECでスペクトルフィットを行うことにより、温度を求められる。一
般の領域選択は円形、四角形、円環、楕円など簡単な幾何学的形状を使用して領域フィル
タを定義する。ほぼ円対称の銀河団の場合は、中心から円環を作って、各領域を解析す
る。一方、衝突中の銀河団は対称の形ではない。
衝突銀河団の形は様々であるので、新しい手法が必要である。[27, Sanders2000]はROSAT

Position Sensitive Proportional Counter（PSPC）アーカイブデータに対して「adaptively

smoothed maps」による、表面輝度分布の等高線を用いて分割領域を定義する方法を提唱
した。そして、[26, Sanders2001]はカウント数の不定性と異なるバンドのまたはカウント
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成

0.0030 0.0047 0.0064 0.0081 0.0098 0.0115 0.0132 0.0149 0.0166 0.0183 0.0200

図 4.29: 圧力マップ

0 50 100 150 200 250 300 350 400 450 500

図 4.30: エントロピーマップ

比の誤差を使う「adaptive binning」と呼ばれるアルゴリズムを作成した。この方法の欠
点は binningのサイズが 2倍くらい変動することである。その後、[4, Cappellari2003]で
「bin accretion」採用された。この方法はボロノイモザイク加工の技術を用いて、同じ SN

比になるまでビンまとめする。ビンまとめした領域はコンパクトで、大きさが表面輝度分
布の変換とともに、円滑的に変換することは bin accretion法の利点である。
図 4.31で分割効果を示している。左は contour bined表面輝度分布のイメージ (T＝ 30、

M＝ 15)、真ん中の左は contour binedのイメージ (T＝ 100、M＝ 40)、真ん中の右は
bin-accretionアルゴリズム (Voronoi binning法)SN比は 100、右は adaptively binning法
処理したイメージ、パラメーターは SN比 100と同等である。Tは SN比、Mはスムージ
ングのパラメーターである。

図 4.31: contour binnig法と他の分割方法の比較 [25, Sanders2006]
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成

4.3.1 contour binnig 分割方法

contour binningは他の分割方法より、より良い表面輝度分布を再現できる。複雑な構造
を持っている衝突銀河団に特に適している。まず、スムージング (accumulative smoothing)

して、スムージングしたイメージに基づいてビンまとめする (contour binning)。
accumulative smoothingは FTOOLSの FADAPTによって使用される方法の一般化で
ある。このスムージングの方法は、速くて、簡単な利点がある。さらに、blank skyのバッ
クグランド、マスクおよび露光時間のマップの使用も可能である。図 4.32は accumulative

smoothingで再現している効果である。左側は β モデルで作った表面輝度分布のモデル
で、真ん中はこのモデルにポアソン誤差を与えたものである。右側は SN比 20での時、
accumulative smoothingしたイメージである。

図 4.32: accumulative smoothingスムージングしたイメージと実際のデータの比較 [25,

Sanders2006]

contour binning法では、accumulative smoothingされたイメージの最も高い輝度のピ
クセルから、最も近い隣接のピクセルをビンまとめする。SN比の閾値を超えるまで繰り
返す。その後、新しいビンが作成される。 このアルゴリズムは自然に表面輝度に従う。

4.3.2 サブ領域の分割

以下では、本論文で行った分割についいて説明する。
分割するためｋのソフトウェアは、http : //www−xray.ast.cam.ac.uk/papers/contbin/

から入手した。0.4keV～7.5keVのバンドでイメージを作成する。このイメージをコマン
ド accumulate smoothを用いて、スムージングパラメーター入れずに、accumulative ス
ムージングした (図 4.33)。
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0.0016 0.38 0.75 1.1 1.5 1.9 2.3 2.6 3 3.4 3.8

図 4.33: 左は 0.4keV～7.5keVバンドのイメージ、右は accumulative smoothingスムージ
ングしたイメージ

0.0075 0.052 0.096 0.14 0.18 0.23 0.27 0.32 0.36 0.41 0.45

図 4.34: サブ領域分割後の輝度マップ
　

図 4.35: ビンマップ、サブ領域の regファイ
ルを作るためのマップ、各領域は 0から 16ま
での整数をつけている

できたスムージングイメージの輝度から、contour binningのコマンド contbinでサブ領
域をビンまとめする。今回の解析指定した SN比の閾値は 45である。ビンマップの作成と
ともに、分割した領域の輝度マップも同時に作成する。図 4.35に 0から 16まで合計 17個
の領域がある。外側ほぼバックグランドなので、今回は 0から 7まで解析する。contour

binningのコマンドmake region filesを利用して、ビンマップの各領域は多数の長方形
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成

で組み合われている領域 (reg)ファイルが作成された (図 4.36)。regファイルがあれば、ス
ペクトルの解析は可能である。
しかし、XMM-Newtonのスペクトル作成コマンドmos− spectraと pn− spectraでは、
領域が一定の数を超えと、実行出来ない。したがって、ソフトウェア ds9の等高線の機能
を用いて、ビンマップの各領域の外枠曲線を描き、多辺形に変換し、regファイルとして
保存した。MOS1、MOS2、PNは同じ regファイルを読み込めため、物理座標で保存す
る。そして、番号 0～7の領域ごとに、スペクトル解析する。

0 1.6 3.2 4.8 6.4 8 9.6 11 13 14 16

図 4.36: 複数の長方形で出来たサブ領域、例
はビンマップの番号 1、3領域

0 1.6 3.2 4.8 6.4 8 9.6 11 13 14 16

　

図 4.37: 白い線は等高線で変換した多辺形
reg、ビンマップの番号 1、2、3領域

4.3.3 サブ領域のスペクトル解析

XMM-Newtonのスペクトルのフェットの先行研究 ([29, Snowden2007])を参照して、以
下のモデルを使っている。図 4.38に示す。
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成

図 4.38: 0.4～2.3keVバンドでモデルの各成分を示している。緑は PN、赤と黒はMOS

• model=gauss1+gauss2+gauss3+gauss4+gauss5+gauss6+gauss7+con8*con9*

(gauss10+gauss11+apec12+(apec13+apec14+power15)*phabs16+apec17*phabs18)

• gauss1-7 : 検出機バックグランド起因の輝線、1はAl、2は Si、3～7はCu(1、2は
PNの大きさ固定、3～7はMOSの大きさ固定)

• con8 : 検出器有効面積の補正、範囲は 0.9～1.1

• con9 : 円環ごとのスケールファクター (立体角)

• gauss10+gauss11 : 太陽風電荷交換反応による放射の輝線SWCX(Solar Wind Charge

eXchange)

• apec12 : 星間吸収を受けない局所泡 (LHB)からの放射

• phabs16*apec13 :星間吸収を受けた低温銀河ハロー

• phabs16*apec14: 星間吸収を受けた高温銀河ハロー

• phabs16*pow15 : 宇宙X線背景放射

• phabs18*apec17 : 銀河団高温ガスの放射
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成

この銀河団はあまり広がっていないので、バックグランドスペクトルは銀河団の外の領域
でを切って、作った。バックグランドの領域は図 4.39に示す。
バックグランドスペクトルモデルの形状に関するパラメーターを共通にして、8個の領
域同時にフィットする (図 4.40)。図 4.41～4.48は各領域のフィットしたスペクトル、バッ
クグランド、各モデル成分、残差を示す。緑はPNで、赤と黒はMOSで、小さい十字点
はターゲットデータ点、クロス形状の点はバックグランドデータである。領域の番号は図
4.49に示している。

図 4.39: バックグランドは 3つCCDにおける位置
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図 4.40: 8個領域同時にフィット
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図 4.41: 領域 0
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成
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図 4.42: 領域 1
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図 4.43: 領域 2
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成
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図 4.44: 領域 3
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図 4.45: 領域 4

43



4.3 contour binning による 2次元マップの作成
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図 4.46: 領域 5
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図 4.47: 領域 6
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成

　領域 温度 温度エラー アバンダンス アバンダンスエラー

0 1.166 +/- 0.021 0.178 +/- 0.016

1 1.256 +/- 0.032 0.074 +/- 0.011

2 3.322 +/- 0.164 0.201 +/- 0.067

3 3.016 +/- 0.192 0.142 +/- 0.060

4 2.608 +/- 0.164 0.310 +/- 0.080

5 2.835 +/- 0.252 0.172 +/- 0.070

6 2.913 +/- 0.361 0.167 +/- 0.100

7 1.815 +/- 0.302 0.125 +/- 0.079

表 4.5: 各領域の温度とアバンダンス
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図 4.48: 領域 7

各領域の温度とアバンダンスのフィット結果を表 4.48にまとめる。

4.3.4 2次元マップの作成

表 4.5の温度をマップに書き込んで、2次元温度マップを作成した。その後式 4.2～4.4

を用いて、図 4.34の輝度マップと密度、圧力、エントロピーマップを作成した。
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4.3 contour binning による 2次元マップの作成

図 4.49: 領域の番号ついている温度マップ

0.00100 0.00121 0.00142 0.00163 0.00184 0.00205 0.00226 0.00247 0.00268 0.00289 0.00310

　

図 4.50: 2次元密度マップ

0.002 0.0042 0.0051 0.0058 0.0064 0.007 0.0074 0.0079 0.0083 0.0086 0.009

図 4.51: 2次元圧力マップ

30 78 97 113 126 137 147 156 165 173 181　

図 4.52: 2次元エントロピーマップ
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第5章 議論とまとめ

5.1 hardness ratio によるマップと contour binning に

よるマップの比較

0 0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5

図 5.1: hardness ratio で作成した温度マッ
プ、黒い線は contour binningの領域

0.0000 0.0011 0.0022 0.0032 0.0043 0.0054 0.0065 0.0075 0.0086 0.0097 0.0108　

図 5.2: hardness ratio で作成した密度マッ
プ、白い線は contour binningの領域

ここでは,北側の銀河群に着目する。図 5.1に温度マップの比較を示す。図 5.1を見ると、
銀河群はクーリングコアを持っているのは共通に見える。hardness ratioのマップは図 5.7

のシミュレーションと同じ移動軌跡を示す温度の低い部分が分かるが、contour binning

では 1つの領域内にあるため、わからない。Contour binning の領域 4は右側の銀河団周
辺部の中で温度低いが、hardness ratio マップを見ると銀河団の左側に温度の低い領域が
あり、混ざり込んでいるためであると考えられる。そして、領域 3が伸びている部分が
ある。これは hardness ratio マップから見ると、点源があることが分かる。先行論文 [8,

Henry2004]では 2次元マップ作成してから、点源を除去していた。今回の解析では点源
の存在によって分割する領域に影響があることがわかった。
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5.1 hardness ratio によるマップと contour binning によるマップの比較

図 5.2の両方はお互いによく似ている。これは、温度マップと異なり、両方とも X線
輝度とそのまま反映させたマップであるため考えられる。銀河群の方が密度が最も高い。
hardness ratio によるマップでは銀河団のコアは領域 2の右の方に寄っている。この構造
は図 5.1にも見える。領域 2はほぼ銀河団のハローである。領域 2、領域 3、領域 4順番に
下降していく。そして、領域 6、領域 7より密度が高い。したがって、領域 3、4は銀河団
と銀河群が混ざるハローと思われる。

0.0000 0.0020 0.0040 0.0060 0.0080 0.0100 0.0120 0.0140 0.0160 0.0180 0.0200

図 5.3: hardness ratio で作成した圧力マッ
プ、黒い線は contour binningの領域

0 50 100 150 200 250 300 350 400 450 500　

図 5.4: hardness ratio で作成したエントロ
ピーマップ、黒い線は contour binningの領域

圧力マップ (図5.3)を見ると、領域1で圧力が周辺の領域より低いことが分かる。hardness
ratio によるマップの銀河群の左部分は圧力が弱い部分があり、図 5.7との移動軌跡の範
囲と似ている。領域４、領域 5、領域 6の銀河群の周り部分は領域 1より圧力強い理由は、
4、5、6は銀河団と銀河群のハロー両方がある。そして、領域 4、領域 5、領域 6の圧力は
似ているので、圧力平衡状態になると考えられる。また領域 1と領域 0のところでは動圧
受けている構造が見える。この部分は次の「シミュレーションとの比較」で説明する。
図 5.4の 2次元エントロピーマップを見ると領域 0、1とほかの部分の数値は 2倍の差が
ある。残った部分は銀河団ハローである。そして、領域 1は領域 0より高いので、銀河群
と銀河団を衝突してから、銀河群のハローより圧縮されていることが考えられる。外側に
行くと、エントロピーが高くなる。
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5.2 シミュレーションとの比較

0.0000 0.0020 0.0040 0.0060 0.0080 0.0100 0.0120 0.0140 0.0160 0.0180 0.0200

図 5.5: hardness ratio で作成した圧力マッ
プ、白い領域は図 5.2囲まれた領域

　

図 5.6: 白い等高線は図 4.28密度マップの等
高線

5.2 シミュレーションとの比較

圧力マップ (5.5)をを見ると、中心部に動圧を受けている構造が見られる。図 5.6は北
の銀河群のあたりの密度マップであるが、等高線を見ると、勾玉状の構造があることが目
で確認される。これは落ちてきているガス構造がモーメンタムを持っていることを意味し
ている。このような例は、我々が調べた限りでは例がない。それゆえ、本サンプルは動圧
やガスストリッピングの物理を知るための理想的なサンプルと言える。勾玉状の形状の構
造の物理性質解明する必要もある。同マップ上の密度等高線の濃淡から、銀河群は南方向
または南西方向に移動していると推測できる。これは北東向きに伸びているテイル状の勾
玉構造の方向から得られる推測と一致する。圧力マップで図 5.6の様に a、b、c、d点を
指定すると、熱的圧力は Pa ∼ Pd < Pc < Pbの状態にあることがわかった。圧力平衡の
式、Pb = Pa + Pram を考えると、サブ構造にかかる動圧 Pramは熱的圧力と同程度になっ
ている。ここで視線方向の奥向きはコアの大きさと同程度と仮定している。しかし、視線
方向の不定性を考えても、結果は大きく変わらない。このことは玉状の構造は動圧によっ
て作られたことを示唆する。
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5.3 まとめ

図 5.7: 衝突銀河団のエントロピーのシミュレーション

[36, Zuhone2011]では、質量比 1:10の off-axis銀河団衝突をシミュレーションしている。
衝突開始から 30億年後によるシミュレーションのエントロピーマップ (図 5.7)に同様な
勾玉状の構造が見られる。これは、銀河群が一度中心付近を通りすぎ、再び戻るときに生
成され、本銀河団で見られる構造に似ている。

5.3 まとめ

本論文はhardness ratio法とcontour binning分割法両方利用して、衝突銀河団MCXCJ0157.4-

0550を解析した。２つの解析結果は同じような結果を示した。hardness ratio法の方は領
域分割していないため、全体的に銀河団の衝突の移動軌跡と細かい構造が見えるため、大
体の状況を把握出来て、銀河団の衝突過程が判断しやすい。欠点は hardness ratio と温度
の関係はシミュレーションで作成していて、バックグランドの引き差しの影響を受けやす
いことである。よって、本研究は contour binning によるマップと比較することにより、
hardness ratio によるマップで見えていた傾向が大まかに正しいことを確認できたことに
なる。そして、hardness ratio によるマップによって、細かい構造を確認できたと言える。
contour binning分割法はフィットして、２次元温度を作成した。つまり、結果はhardness

ratio法より正しいと思われる。しかし、領域を分けて解析してるため、細かい構造がわ
からないという欠点がある。例えば、銀河群左側の軌跡は、contour binning分割法で見え
ない。分割の基準は判断しにくい。今は先行研究と同じ、輝度を基準として、解析した。
今後は hardness ratio マップを基準として解析するなど試行が必要であろう。
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L. Strüder, A. Tiengo, M. Trifoglio, J. Trümper, S. Vercellone, L. Vigroux, G. Villa,

M. J. Ward, S. Whitehead, and E. Zonca. The European Photon Imaging Camera

on XMM-Newton: The MOS cameras. Astronomy & Astrophysics, 2001.

[34] JINGYINGWANG. An X-Ray Study of Intergalactic Medium in Galaxy Clusters and

Groups Its Application to Low-Frequency Ratio Observations. PhD thesis, SHANG-

HAI JIAOTONG UNIVERSITY.

[35] Michael J. West and Gregory D. Bothun. A reanalysis of substructure in clusters of

galaxies and their surroundings. The Astrophysical Journal, Vol. 350, p. 36, 1990.

[36] J. A. Zuhone. A parameter space exploration of galaxy cluster mergers. I. gas mixing

and the generation of cluster entropy. Astrophysical Journal, 2011.

55


