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概 要

TonS180は赤方偏移 z=0.062の狭輝線セイファート 1型銀河であり、極紫外域、軟X線
領域で最も明るい活動銀河核の 1つである。軟X線超過成分が強く、激しい X線変動を
起こす、といった狭輝線 1型セイファート銀河に特徴的な性質を持つ。
我々は、TonS180をすざく衛星を用いて 2006年 12月 9日から 12日に渡って約 120 ksの
観測を行った。今回の観測で 2-10 keVの光度は∼ 5× 1043[ergs s−1]と過去 10年の範囲で
あまり変化していなかった。全波長域での光度の推定値はほぼエディントン限界に近い。
今回、すざくHXDによってこの天体からはじめて 15 keV以上のスペクトルが検出され、
硬X線領域でべき関数からの超過成分がみられた。6.7 keV付近に中心エネルギーをもつ
幅の広い鉄輝線が検出されたこととあわせて、降着円盤表面などの電離した物質からの反
射成分であると考えた。軟X線超過成分は今回の観測でも検出され、複数のスペクトル
モデルを試した結果、カットオフつきのべき関数モデルで説明できることを示した。観測
期間中に 2倍程度の強度変動がみられたが、スペクトルの形は大きく変化しなかった。

TonS180では、他のセイファート銀河で一般的な中性鉄からの幅の狭い鉄輝線が観測さ
れなかった。この結果を受けて、すざくで観測した他のセイファート 1型銀河の鉄輝線バ
ンドのスペクトルを系統的に調べた。結果として、X線光度と幅の狭い鉄輝線の強度との
間に反相関関係 (X-Ray Baldwin Effect)が見られることが確認された。光度と広がった
幅の広い鉄輝線のピークエネルギーとの間に正の相関があることも分かった。中性鉄から
の幅の狭い鉄輝線の起源を検討し、可視光Broad Line Region(BLR)かあるいは、分子雲
トーラスであると推測した。いずれの場合も光度が大きくなるほど、光電離あるいはそれ
以外の原因で中心から見込む立体角が小さくなることで関係を説明できる。TonS180は、
エディントン限界に近い状態の活動銀河核の極端な状態を示す貴重な対象であると結論
する。
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第1章 活動銀河核

銀河中心の0.1−数百pc程度の核領域から、銀河全体の明るさに匹敵する1011 L�erg s−1(L�:

太陽光度)以上ものエネルギーを放射している天体を活動銀河核 (Active Galactic Nuclei:

AGN)とよぶ。その正体は 105−8 M�(M�:太陽質量)の超巨大ブラックホールで、膨大な
放射エネルギーの源は周囲のガスがブラックホールへ降着することによってまかなわれて
いると考えられている。
活動銀河核からの放射エネルギースペクトルは、一般に電波から X線までの広い波長
域にのびている。その形態、エネルギースペクトル、光度あるいは距離によって様々な分
類基準が存在する。分類基準の多くが必ずしも明確に定義されていないこともあり、一つ
の活動銀河核が複数の種族に属するケースも多い。活動銀河核の分類基準のひとつとし
て、赤外から X線の波長域までの光度に対する電波強度の強度、Radio Loudnessは重要
である。Radio Loudnessの大きい活動銀河核、Radio Loud AGN 　の多くはジェット構
造をもち、Radio Loudnessの小さい活動銀河核 Radio Quiet AGN と様々な点で性質が
異なる。本論文で主な対象とするのは Radio Quiet AGNである。
本章では、活動銀河核の種族の中から本論文に関係の深いクェーサー及びセイファート
銀河に関して紹介する。続いて、これらの天体のX線スペクトルの特徴について述べる。
なお、この章は [67]を参考にしている。

1.1 クェーサー
クェーサー (quasar; quasi stellar objectの略称；QSOとも呼ばれる)は遠方にある光度

の高い活動銀河核である。1950年代後半に実施された最初の電波サーベイ観測で数 100個
の電波源がみつかった。これらの電波源の光学同定の過程で、Matthews & Sandage [31]

は、3C48という強い電波源の対応天体として、青白いほぼ恒星状の天体を発見した。そ
の後同様の対応天体がみつかった電波源 3C273に関して、その可視光スペクトル中の輝
線が 16%もの大きな赤方偏移した水素の輝線であることが同定された。活発な議論のの
ち、これらの準恒星状天体、クェーサーは宇宙論的な遠距離にある活動銀河核であると考
えられている。クェーサーは、マイクロ波背景放射とともにビッグバン宇宙論のもっとも
重要な観測的根拠である。
最初に発見されたクェーサーは強い電波源で、つまり Radio Loudであったが、その後、
可視、紫外、X線の観測で発見されたクェーサーはむしろRadio Quietのものが多数をし
める。クェーサーの定義も必ずしも明確ではないが、Schmidt & Green,1983 [49])は、絶
対等級MB < −23の活動銀河核をクェーサーと分類している。
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図 1.1: クェーサーの典型的な可視光スペクトル (Francis et al.[21])。連続成分に加えて、
各種元素からの輝線が観測されている。輝線によっては、幅の広い成分と狭い成分の合成
であることがみてとれる。宇宙論的赤方偏移は補正し、クェーサーの静止系での波長で表
示している。

1.2 セイファート銀河
クェーサーの発見以前、1940年代には Carl Seyfertにより特異な輝線スペクトルを示す

得意な渦巻銀河の中心核として一連の銀河がリストアップされた。これがセイファート銀
河 (Seyfert Galaxy)で、現在では、超巨大ブラックホールを正体とする活動銀河核と考え
られている。セイファート銀河は一般にはRadio Quietで、Radio Quiet クェーサーとは、
距離あるいは絶対等級が異なるものの同じ種族ととらえられることも多い。Schmidt &

Green,1983 [49]にしたがってクェーサーを絶対等級MB < −23で定義すると、セイファー
ト銀河は絶対等級MB > −23の活動銀河核ということになるが、赤方偏移に閾値を設け
る場合もあり両者の境目は明確ではない。
セイファート銀河は、可視光の輝線スペクトルには各種元素の輝線が観測される。輝
線は大きく二つのグループにわけられて幅が広い（典型的には数 1000 km s−1）の許容線
から構成される広輝線（Broad Line)と、幅が狭い（典型的には数 100 km s−1）の許容線、
禁制線から構成される狭輝線 (Narrow Line)である。両者がスペクトル中にともに観測さ
れるセイファート銀河をセイファート 1型、狭輝線のみが観測されるセイファート銀河を
セイファート 2型と呼ぶ。図 1.2にセイファート 1型とセイファート 2型の可視光スペク
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トルをそれぞれ示す。セイファート 1型には、幅の狭い輝線にかさなって広がった輝線が
見えているのに対し、セイファート 2型には狭い輝線しか見えない。

図 1.2: セイファート 1型とセイファート 2型の可視光スペクトル (Peterson et al. 1997[43])。
(上)セイファート 1型 (NGC5548)、下のパネルは上のパネルを拡大したもの。(下)セイ
ファート 2型 (NGC1667)。
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これらの輝線に関しては長年にわたり詳しい観測が行われており、輝線発生領域の物
理状態に関しては理解がすすんでいる。幅が広い許容線は、電子密度が 109 cm−3以上の、
中心核から 1 pc以下にある広輝線領域 (Broad-Line Region:BLR)から放射されていると
考えている。広輝線領域に存在するガスは、中心ブラックホールからの強い紫外線、X線
で光電離をおこし輝線を放出している。輝線の幅は、広輝線領域のガス雲のドップラー運
動速度をあらわし、典型的には 1000−10000 km s−1である。輝線強度から広輝線領域のガ
ス雲は中心ブラックホールを一様に取り囲んでいるのではなく、多数の小さなガス雲が多
数存在するような状態にあると考えられている。BLRガス雲の状態に関してはこのよう
に理解がすすんでいるが、その起源に関しては統一的な解釈は得られていないし、あくま
でスペクトルとその時間変動から導かれた理解であることに注意が必要である。
一方、幅が狭い許容線、禁制線は、電子密度が 103 − 106 cm−3で、中心核から数十−数
百pcにある狭輝線領域 (narrow-line region:NLR)にあるガス雲から放射されていると考
えている。ガス密度が極めて薄いため、ガスの原子同士の衝突が非常にまれになり、禁制
線が生じる。輝線の速度幅は、300−1000 km s−1である。

1.2.1 セイファート銀河の統一モデル

Antonucci & Miller [1] (1985) は、代表的なセイファート 2型銀河NGC1068に関して
可視光の偏光成分だけを取り出したところ 1型セイファートと同様なスペクトルが得られ
ることをみいだし、これをもとにセイファート銀河の統一モデルを提唱した。図 1.3に示
したのがその後の観測結果もとりこんだセイファート銀河統一モデルの構造模式図であ
る。中心核の周りにトーラス状の吸収物質が取り巻いており、トーラス状の吸収物質に広
輝線領域が遮られないで直接観測できるものがセイファート 1型、トーラス状の吸収物質
によって広輝線領域が隠されてしまい、 散乱光など間接的にしか観測できないものがセ
イファート 2型と考えている。

X線観測でもこのモデルを支持する結果が得られており [2]、基本的なアイデアは広く
受け入れられている。トーラス状の吸収体としては可視光をブロックするようなダストを
含む分子雲が、1型と 2型の存在比から中心からトーラスを見込む立体角は比較的大きい
ことが想定される。ただし、1型と 2型が単純に見込み角だけの違いで説明できるのか、
それ以外のファクタがからんでいるのかについては議論が続いている。
本論文の 4章では X線スペクトルにみられる鉄輝線の観測結果を、この統一モデルに
照らし合わせて、広輝線領域ガス雲、分子雲トーラスに関して議論する。

1.2.2 狭輝線セイファート型1銀河

典型的なセイファート 1型銀河の広輝線の幅は数 1000 km s−1 であるが、2000 km s−1

を下回るようなサブグループを狭輝線セイファート 1銀河 (Narrow Line Seyfert 1; NLS1)

とよび、広輝線セイファート 1銀河 (Broad Line Seyfert 1; BLS1)と区別することがある。
狭輝線セイファート 1銀河は、Davidson & Kinman [7] による Mrk 359 の可視分光観測
で初めて認識された後、Osterbrock & Pogge [40] により体系的に記述なされ、狭輝線セ
イファート 1 という呼び名が付けられた。
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図 1.3: セイファート統一モデルの構造模式図。中心核の周りにトーラス状の吸収物質が
取り巻いており、トーラス状の吸収物質に広輝線領域が遮られないで直接観測できるも
のがセイファート 1型、トーラス状の吸収物質によって広輝線領域が隠されてしまい、散
乱光など間接的にしか観測できないものがセイファート 2型と考えられている (Urry &

Padovani [57])。

狭輝線セイファート 1銀河のスペクトル分類基準は、一般的には、

• 禁制線よりわずかに広がった幅の狭い許容線。

• [O iii]/Hβ<3、または、[Fevii]や [Fevx] などの Seyfert 2 に見られない高階電離
輝線がある。

• FWHM(Hβ) < 2000 km s−1で、セイファート 1型と比べると狭く、セイファート 2

型より広い。

とされている。
図 1.4に狭輝線セイファート 1型銀河と (広輝線)セイファート 1型及びセイファート 2

型の Hβ 波長帯での可視光スペクトルの比較 (Pogge [42])を示す。狭輝線セイファート 1

銀河はセイファート 1型と似たスペクトルでHβの幅が一般的なセイファート 1型 (BLS1)

に比べて狭い。ところが禁制線 (例えば [OIII]）の許容線に対する相対強度は両者で類似
しており、セイファート 2型とは明らかに異なる。
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ROSAT、ASCAの観測を契機にして、この狭輝線セイファート 1型銀河のX線バンド
での性質が、広輝線セイファート 1型銀河のそれに対して大きく異なることが示された。
強い軟線超過成分、激しく時間スケールの短い強度変動である。本論文の 3章においてす
ざく衛星による X線観測結果を述べる、TonS180も代表的な狭輝線セイファート 1型銀
河のひとつである。狭輝線セイファート 1型銀河の性質の起源に関しては活発な議論が続
いているが、中心ブラックホールが比較的小さい、あるいは、質量降着率が高い状態のセ
イファート 1型銀河であるという考えが主流である。この点に関しては、3章および 4章
の議論でもふりかえる。

図 1.4: 狭輝線セイファート 1銀河とセイファート 1 型及びセイファート 2型の Hβ 波長
帯での可視光スペクトルの比較 (Pogge [42])。(図中央)狭輝線セイファート 1 Mrk42、(図
下段)セイファート 1型 NGC 3516、(図上段)セイファート 2型 Mrk 1066のスペクトル。
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1.3 セイファート銀河のX線スペクトル
セイファート銀河に関してガンマ線領域スペクトルを精度よく観測した例は非常に限ら

れているものの、硬X線領域において折れ曲がりが検出されている。したがって、セイ
ファート銀河の観測にとって、X線バンドは全光度の∼10%を占めるだけでなく、もっと
も高エネルギー側をおさえる重要な観測帯域である。実際、X線強度の時間変動のスケー
ルは活動銀河核によっては数 100秒と、長波長側のそれに比べるとはるかに短く、ブラッ
クホールのごく近傍の情報をになっていると考えられる。
セイファート銀河が明るいX線天体であることは 1970年代から知られていた。初期の
観測では、X線スペクトルは典型的にはべき（光子指数）1.5-2程度のべき関数で近似さ
れていたが、観測装置の性能があがるにつれて、様々な成分が存在することが明らかに
なってきた。成分とその解釈に関しては、多くの提案、議論がなされているが代表的な成
分をあげると以下のようになる。(図 1.5)。

1. Power Law(べき関数)

2. 軟X線超過

3. Warm Absorber

4. Fe K輝線

5. Reflection Component

図 1.5: セイファート銀河のX 線スペクトルのモデル (Fabian et al. 1998[13])。軟X線超
過、Warm Absorber、Power Law(べき関数)、Fe K(α)輝線、Reflection Componentの 5

つの成分で構成される。

12



1.3.1 Power Law

べき関数 (Power Law)成分は、

PE = KE−Γ (1.1)

で表される。Kは単位時間、単位エネルギー、単位面積あたりの放射光子数で Γは光子指
数と呼ばれる無次元量である。

Power Law成分は、ブラックホール近傍で生成される、いわば、一次放射であるが、そ
の起源に関しては必ずしも統一的解釈にいたっていない。現時点でもっともよく採用され
ているのは、熱的に分布しているプラズマ電子の光子による逆コンプトン散乱モデルであ
る。これは、降着円盤から放射される可視光−軟X線領域の光子が、降着円盤を取り巻
くコロナ中の高エネルギー電子と逆コンプトン散乱を起こし、上方散乱されるモデルで
ある。
超跳巨大ブラックホール周辺の環境を探ることは、現在のX線観測の重要課題である。
多くの場合、Power Law成分の起源に関しては特定せずに、ブラックホール近傍から放
射される一次成分と仮定し、周辺物質によって受けるスペクトルの変形から周辺環境の情
報を引き出すこころみがなされている。

1.3.2 軟X線超過

軟X線超過とは、2keV以上のエネルギースペクトルをべき関数でフィットし、それを
2 keV以下に外挿した時の放射の超過成分のことである。この軟X線超過成分のスペクト
ルは、多くの場合、およそ 0.1 keV程度の温度の黒体放射モデル、あるいは多温度黒体放
射モデル (幾何学的に薄く光学的に厚い降着円盤が黒体放射するときのスペクトルを表し
たモデル)で再現できる。しかし、、標準降着円盤モデル (Shakura & Sunyaev et al[51])か
ら予想される温度と比べると、フィット結果から得られる温度は高過ぎてしまい、移流効
果を考慮した降着円盤モデル (スリムディスクモデル)などで軟X線超過成分を説明する
ことが提案されている。その他にも、電離した降着円盤表面からの反射成分が相対論的運
動でなまされたもの、高速で運動する電離吸収体による吸収などのモデルもあり、論争が
続いている。
なお、軟X線超過成分は狭輝線セイファート 1型銀河で一般に顕著であることが知ら

れており、本論文の 3章の TonS180の観測の一つの目的もそこにある。

1.3.3 Warm Absorber

Warm Absorberは連続成分が受ける電離した吸収体による吸収構造である。Einstein衛
星によるクェーサーMR2251-178 の観測で発見され (Halpern et al[19])、その後のASCA

衛星の観測で、セイファート 1 型銀河の多くでWarm Absorberが見つかっている。近年
のXMM-Newton衛星、Chandra衛星のグレーティングによる高いエネルギー分解能での
分光観測により、Warm Absorberは 2、300 km/sec 程青方偏移した様々なイオン化レベ
ルの細い吸収線の集まりであることが明らかになった (図 1.6、Kaastra et al.[24]; Kaspi

et al. 2000[25])。
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図 1.6: Chandra 衛星のグレーティング観測によって見つかった吸収線 (Kaastra et al.

[24])。

1.3.4 Fe K輝線

セイファート銀河のX線スペクトルには、ほぼ例外なく鉄のK輝線が観測される。これ
は高エネルギーの X線で照射された物質からの蛍光X線と解釈される。中心エネルギー
6.4 keV(セイファート銀河の静止座標系)に観測される幅の狭い輝線は中性鉄からの輝線
で、比較的ブラックホールから離れた構造から放射されていると考えられている。分子雲
トーラスはその第一候補である。実際、セイファート 2型銀河ではこの中性鉄起源の強い
輝線が観測されるChandra衛星搭載のグレーティング HETGを用いて、輝線の幅が精度
よく測定されている例をみると数 1000km−1程度の幅で、確かに比較的ブラックホールか
ら離れた領域からの放射であることが確認されている。
一方、10,000km−1を越えるような輝線幅をもつ鉄K輝線も発見されている。もっとも有
名なのはASCA衛星が発見したMCG-6-30-15の鉄輝線で速度幅は 100,000km−1で、3−10

倍のシュバルツシルド半径内の重力赤方偏移、特殊相対論効果から期待される輝線プロ
ファイルとよく一致している (Tanaka et al. [52])。MCG-6-30-15以外の天体でも極端に
ひろがった鉄輝線は報告されており、また、輝線の中心エネルギーが大きく変化する例も
報告されており、超巨大ブラックホールの存在を証明するもっとも重要な証拠のひとつと
考えられている。一方で、輝線の幅が広すぎるために連続成分と輝線成分の分離は難し
く、現在も議論が続いている。
本論文では、3章で調べる「すざく」衛星による TonS180の X線スペクトル特徴の中

から鉄輝線に着目し、4章で「すざく」衛星が観測したセイファート 1型銀河のスペクト
ルの鉄輝線、特に幅の狭い、中性鉄からの輝線に関して系統的な検討を行う。
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1.3.5 Reflection Component

鉄の蛍光X線が発生する物質が光学的に厚ければ、コンプトン散乱された連続成分が
同時に発生するはずである。これを反射成分、Reflection Componentとよぶ。散乱を起
こす物質が中性の場合、低エネルギー側では吸収が効き、高いエネルギー側では散乱断面
積 (Klein-Nishina)が減る効果で、反射成分は 20−30 keVに Reflection Hump、あるいは
Compton Humpとよばれるこぶをつくることが理論的に予想される。例えば、「すざく」
衛星によるMCG-6-30-15の観測で、そのようなこぶがみられている [32]。

1.4 エディントン限界とブラックホール質量
活動銀河核に限らず、質量降着で光っている天体の光度の指標としてエディントン限界

は重要である。ここでは 3章、4章の議論で使用する前提としてエディントン限界に関し
てまとめておく。あわせて、活動銀河核のブラックホール質量に関して簡単にまとめて
おく。

エディントン限界

質量Mをもつ天体が、自分自身で放射する光子による放射圧で吹き飛ばされて、ばら
ばらにならないという要請から、その天体の光度Lにはある上限が存在する。この限界の
光度をエディントン限界光度と呼ぶ。エディントン限界光度は天体の重力と放射圧による
力がちょうど釣り合う光度である。
天体から放射されるガスは強い放射圧のもとでは電離しており、宇宙の物質の大部分は
水素からなっているので、水素原子が電離して出来た陽子と電子からなる電離水素ガス
の重力と放射圧の釣り合いについて考える。放射が等方的で球対称な天体の質量をMと
する。
陽子と電子には天体による重力がかかるが、陽子の質量は電子に比べて非常に大きいた

め、重力 Fgravは

Fgrav ≈ GMmp

r2
(1.2)

となる。ここでmpは陽子の質量である。一方、放射圧 Fradは、トムソン散乱 (光子の電
子による散乱)を考えればよいので、

Frad =
LσT

4πr2c
(1.3)

となる。ここで σTはトムソン散乱断面積である。以上から、エディントン限界光度 LE

は、

LEσT

4πr2c
=

GMmp

r2
(1.4)

LE =
4πGcmp

σT

M ≈ 1.26 × 1038

(
M

M�

)
[ergs s−1] (1.5)

と求められる。この式を見て分かるように、天体の限界光度は天体の質量のみで決まる。
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活動銀河核のブラックホール質量

活動銀河核の正体が超巨大ブラックホールであることは確立しているが、そのブラック
ホール質量が正確に求まっているケースは限られている。したがって、観測した活動銀河
核に対するエディントン光度が常に求まっているとは限らない。
もっとも正確な質量推定は、超巨大ブラックホールの周辺をまわっているガスや星の距
離と速度から求める方法である。代表的なケースに NGC4258の水メーザー輝線の観測が
ある。しかし、技術的に適応範囲は近傍の銀河に限られ、また、水メーザー輝線の観測は
ガス円盤を横からみる幾何学が必要である。
より多くの活動銀河核に適応されているのが可視光、紫外光の輝線と連続成分の時間
差を測定する reverberation mappingという手法である。複数のセイファート銀河、特に
BLS1で、この手法によるブラックホール質量の推定がなされている。ただし、連続した
多数回の観測が必要なためサンプルの数を増やすのは簡単ではない。
これ以外の手法は、以上のような力学的手法で求めたブラックホール質量と他の測定量
の関係を経験的に求めて、それを接続する形でブラックホール質量を推定する方法であ
る。代表的な経験則としては、可視光の広輝線に関して、そのサイズ (中心から距離)と
光度の経験式である。広輝線の幅から速度が求まるので、中心ブラックホールの質量が推
定できる。この他、X線の時間変動のスケールから推定する方法、活動銀河核の母銀河の
バルジ部分の速度分散から推定する方法、紫外域のスペクトルにみられる幅の広いもりあ
がりを降着円盤からの黒体放射であるとしてサイズを推定する方法などがある。本論文の
3章で取り扱うTonS180の質量も以上のような間接的な手法でしか推定されていない。
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第2章 X線天文衛星「すざく」

すざく衛星は、2005年 7月 10日 12時 30分（日本標準時）に内之浦宇宙空間観測所よ
り打ち上げられた、日本で 5番目のX線天文衛星である。ISAS/JAXAのM-V-6号ロケッ
トにより打ち上げられた衛星は、近地点高度 250km、遠地点高度 550km、軌道傾斜角 31.4

度の楕円軌道に投入された。その後、塔載 2次推進係により、高度約 570kmの略円軌道
へ最終投入された。この章では、すざく衛星の概要と、搭載機器について述べる。

2.1 すざく衛星の概要
すざく衛星は、2000年 2月に打ち上げロケットの不具合により軌道投入出来なかった

Astro-E衛星の 2号機で、「はくちょう (1979)」、「てんま (1983)」、「ぎんが (1987)」、「あ
すか (1993)」につづく日本で 5番目のX線天文衛星である。衛星は、直径 2.1mの八角柱
の構体を基本とし ,全長 6.5m(軌道上で鏡筒伸展後)の大きさを持ち、太陽電池パネルを広
げると 5.4mの幅を持つ。衛星の重量は 1680 kgにもなり、日本の科学衛星としてはこれ
までにない大型衛星である。

図 2.1: 2005年 7月 10日 12時 30分 M-

V-6号ロケットによるすざく打ち上げ
図 2.2: すざく衛星
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すざく衛星には、前回の「ASCA」の性能をさらに向上させた X線反射望遠鏡 (X-ray

telescope:XRT)が 5台塔載されており、それらのうち 4台の焦点面には X線 CCDカメ
ラ (X-ray Imaging Spectrometer:XIS)が、1台の焦点面には X線マイクロカロリメータ
(X-Ray Spectrometer:XRS)が置かれる。このXRSは、6 eVというかつてないエネルギー
分解能を特徴とし、実際に軌道上でその性能を発揮することまで確認できたが、2005年
8月 8日、冷却用液体ヘリウムが消失するという事故が発生し、天体観測には使用出来な
くなってしまった。
これらの観測器 (XIS,XRS)よりさらに高いエネルギー (およそ 10 keVから 700 keVのエネ
ルギー領域)を観測するために開発されたのが硬X線検出器 (Hard X-ray Detector:HXD)

である。
衛星に塔載しているこれら観測装置の開発は、宇宙科学研究本部を中心に、大阪大学・東
京大学・東京都立大学・理科学研究所・名古屋大学・京都大学等の国内関係機関・大学お
よび NASAゴダード宇宙飛行センター・マサチューセッツ工科大学等の米国の機関・大
学と協力して進められた。
すざく衛星は、これまでにない広いエネルギー帯 (0.3-700 keV)にわたってすぐれた分
光性能を持つ大型衛星で、銀河団の高温ガスと宇宙の構造と進化、ブラックホール流入物
質の運動と時空構造、X線による高温プラズマの研究、非常に遠方にある暗い原始天体の
探索等その他様々な事柄を研究目的としている。打ち上げから 4年半たった現在も、XIS、
HXDの 2台の観測器で順調に観測が続けられている。

2.2 搭載機器

2.2.1 硬X線反射望遠鏡（XRT）

図 2.3: すざく搭載XRTの外観 [66]

すざくXRT(図 2.3)は、ASCA XRTをひとまわり大きくした、口径 40 cmの多重薄膜望
遠鏡である。塔載されている 5台の内、4台はXRT-Iで焦点面にはXISが、残りはXRT-S

で焦点面には XRSが塔載される。焦点距離は XRT-Iで 4.75m、XRT-Sで 4.5mである。
XRTは厚さ 178µmの薄膜型反射望遠鏡を同心円状に約 170枚並べることで、小型超軽量
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だが高い効率の X線望遠鏡を実現している。この望遠鏡では光学係として、双曲面と放
物面からなる Wolter I型とよばれるものを円錐 2段で近似して用いている。ASCA XRT

に比べ焦点距離が長くなったので、平均の斜入角が小く、エネルギーの高い側で反射率が
2倍 (@6keV)程度向上した。反射鏡はレプリカミラー (replica mirror)と呼ばれ、アルミ
薄板上にレプリカ (replica) 法で表面粗さを抑えた鏡面が実現されるため、ASCAで問題
になった散乱を大幅に押さえ込むことができている。

有効面積

図 2.4: すざく (実線)と、Chandra、Newton(点線)のX線望遠鏡有効面積（検出器の検出
効率も考慮している）

図 2.4に実線で示しているのが XRTの有効面積である。一般に有効面積は、低エネル
ギー側程大きくなるが、金のM吸収端の存在する 2-3 keVで一度ジャンプする。X線の
入射角が臨界角を超える 7keVより高いエネルギーでは、急激に有効面積が減少する。と
りわけ、12 keV の L吸収端以降は極端に面積が少ない。これらの有効面積のエネルギー
依存性を特徴付けるエネルギーは 1.49 keV(Al-Kα)、4.51 keV(Ti-Kα)、8.04 keV(Cu-Kα、
9.44及び 11.15 keV(Pt-Lα)である。視野中心からずれた位置から入射された X線は入射
角度が大きくなるため、XRTの有効面積は小さくなる。この効果を vignetting効果と呼
ぶ。XRT-Iでは ASCAに比べ、1.49 keV、4.51 keV、8.04 keVで、それぞれ約 1.5 倍、2

倍、2.5倍の有効面積が増加している。

空間分解能

結像性能の指標として用いられるのが、焦点面全体に集光される X線光量の半分が含
まれる、像のピーク中心とする円の直径 (HPD: Harf Power Diameter)が用いられる。焦
点面像の面輝度をピーク中心にした円内で積分した X線強度を、全面の強度で規格化し
たものが EEF(Encircled Energy Function)であり、図 2.5に XRTの EEFを示している。
EEFが 50%になる直径が HPDである。すざくXRTのHPDは 1′.9であり、ASCAの 3′.6

よりも向上している。
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図 2.5: すざく (実線)と ASCA(点線)の Encircled Energy Function

2.2.2 硬X線検出器：HXD

図 2.6: すざく搭載HXDの外観 [66]

すざくに搭載しているHXD(Hard X-ray

Detector、図 2.6、2.7)は、10∼700 keVの
エネルギー範囲のX線をこれまでにない高
い感度で検出することを目的としている。
すざく衛星で唯一X線反射望遠鏡を用いな
い非撮像装置である。この検出器がとらえ
ようとしている硬Ｘ線領域では、天体から
やってくる光子のフラックスが弱く、非撮
像型であることもありバックグラウンドと
の区別が難しい。よって、バックグラウン
ドの低減が、精度のよく天体からの信号た
めに本質的である。HXDではバックグラウ
ンド低減のために開発された井戸型フォト
スイッチカウンターを使いこれまでにない
低バックグランドを実現している。HXDの
井戸型フォトスイッチカウンターが 16本あ
り、それぞれの中に 4素子のシリコン PIN検出器が仕込まれている。全体の周りは BGO

結晶のアンチカウンター (Antiユニット)20本が取り囲んでいる。
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図 2.7: すざく衛星搭載HXDの概略図 [66]

HXD検出器の中で、本論文の主題のひとつである銀河団の非熱的放射の観測に使用さ
れるのは 10keVから 100keVまでのエネルギーをカバーするPIN検出器である。PIN検出
器の視野は 34′× 34′(FWHM)で、60keV以下でほとんどエネルギーに依存性しない。PIN

の非Ｘ線バックグランド (NXB)は、衛星の軌道上での場所などに依存して変化する。これ
を正しく評価して差し引くために、NXBのモデルが提供されている。現時点で提供されて
いるPIN NXBモデルの再現性は PIN NXBの 2.2%(90%信頼限界, 15-40keVのバンド ;地
球をみているデータ)、あるいは 2.2%(90%信頼限界, 15-40keVのバンド ;地球をみている
データ；統計誤差は除く)あるいは 3.8%(90%信頼限界, 15-40keVのバンド ;E0102-72の観測
データ；統計誤差は除く)と評価されており ([17], 2008, SUZAKU-MEMO-2008-03, http:

//www.astro.isas.ac.jp/suzaku/doc/suzakumemo/suzakumemo-2008-03.pdf )、この
精度が非熱的放射の検出感度を決める。
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図 2.8: 一個のコリメーターの X軸上での角度応答 [66]

図 2.9: 打ち上げから 6ヶ月間でのHXDの非Ｘ線バックグランド（左：PIN検出器、右：
GSO検出器）[66]

22



2.2.3 X線CCDカメラ：XIS

図 2.10: XISセンサー概観図

すざくの XIS(X-ray Imaging Spectrom-

eter)は 4台の CCDカメラから構成され、
X 線スペクトルとＸ線画像の取得を目的
としている。ASCAに搭載された CCDカ
メラ (SIS)に比べて、空乏層の厚さが 2倍
になったので 7 keV 以上の高エネルギー
の X線に対する感度が約 2倍程度向上し
ている。XIS 4台のうち 3台が表面照射型
CCD(FI-CCD)であり、残り 1台が裏面照
射型 CCD(BI-CCD) である。表面照射型
CCDは X線を電極側から入射するため、
低エネルギーのX線は電極等で吸収されて
しまうのに対して、裏面照射型 CCDは X

線を電極の逆側から入射するため、低エネ
ルギーのX線に対して高い検出効率を得る
ことができる。これら 2種類の CCDによ
り、0.2 ∼ 12 keVのX線帯域で観測が可能
である。

XISは、大阪大学、京都大学、宇宙科学
研究所 (ISAS)、マサチューセッツ工科大学
(MIT)、立教大学、愛媛大学、工学院大学
が中心となり、三菱重工、日本電気をはじ
めとするメーカーの協力で開発された。こ
こでは XISの検出器のハードウエア、機上と地上のデータ処理、性能に関して [69, 70]を
参考にまとめる。XISの概要は [28]に記述されている他、最新の情報がすざく技術文書と
して http://www.astro.isas.ac.jp/suzaku/doc/suzaku td/にまとめられている。

XISシステム

すざく衛星の 4台のX線望遠鏡 (XRT)の焦点面にそれぞれ 1台ずつのXISカメラが設
置されている。
すざく衛星搭載のXISシステムは、これら 4台のXISカメラ本体に加えて、CCDのドラ
イブや出力信号のA/D変換、CCD温度制御のための回路系であるXIS-AE/TCE(Analog

Electronics / Thermal Controller Electronics)、XIS-AE/TCEから出力される信号から X

線イベントを抽出処理し、地上送信用のデータに編集するXIS-DE(Digital Electronics)か
ら構成される。

CCD素子
CCD(図 2.11と図 2.12)とは Charge Coupled Device(電荷結合素子)の略であり、小型

化した半導体検出器の電極を格子状に多数分割してピクセル化したものである。X線CCD
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図 2.11: XIS-CCDの模式図。

図 2.12: XIS-CCDのイメージ。

は空乏層内で X線が光電吸収されることで発生したキャリアを読み出す。3相クロックの
フレームトランスファー方式を採用しており、撮像領域の 1画素の大きさは 24×24 mm、
有効画素数は 1024×1024である。CCID41は読み出し速度の高速化のため 4つの読み出し
ノードを持ち、各ノードで読み出される領域 (256(H)×1024(V))を、セグメント (A、B、
C、D)と呼んでいる。これら 4つのセグメントは同じウエハー上に作られており、セグメ
ント間に物理的な隙間 (ギャップ)は無いが、CCDに内蔵された読み出し回路は独立で、
ゲインも異なる。

Thermoelectric Cooler(TEC)

XISは暗電流を減らし、放射線による性能劣化を抑えることを目的に-90度に冷却して
運用される。XISカメラの取り付けられるコールドプレートは、ヒートパイプを通じて、
衛星側面の放射冷却パネルにつながっており、-40度以下に冷却される。CCD素子を-90度
に冷却するために、Thermoelectric Cooler(TEC)が使われる。各CCD素子あたり 3台の
TEC(ペルチャ素子を 3段に積み重ねたもの)が、カメラベース内部の金属ブロック (ヒー
トシンク)と CCD素子で挟み込まれるように装着されており、TECに電流を流すことで
TEC両面の温度差を作り CCDを冷却する。

較正線源
XISカメラボンネットの内部には 55Fe(半減期 2.7年)校正線源が 2個装着されている。

それぞれの校正線源にはコリメータが付いており、XIS-CCDのセグメント AとDの読み
出しに遠い側のコーナーに X線が照射される。これにより、Mn-Kα(5.8988 keV)とMn-

Kβ(6.4905 keV)の特性X線によるエネルギーの絶対校正を軌道上で行うことができる。

可視光遮断フィルタ
CCDは X線以外にも可視光や、紫外線に対しても感度があるため、素子の上面に可視
光遮断用のフィルターが取り付けられている。これが、Optical Blocking Filter(OBF)で
ある。OBFは、Luxel社製で、約 1000Åの厚さのポリイミド薄膜の両面に、合計約 1200Å

のアルミニウムを蒸着している。両面に蒸着するのは、アルミニウムに空いた小さい穴
から光洩れが起こるのを防ぐためである。OBFの可視光の透過率は、10−5以下に抑えら
れ、その X線透過率も実測されている。
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XISの駆動モード

XISの CCDは、Normal、Burst、Parallel-sum(P-sum)の 3通りの駆動モードがある。
Normalモードは CCDの全てのピクセルを (通常は)8秒周期で読み出す。この場合、露出
時間は 8秒ということになる。Burstモードは、明るいソースに対してパイルアップが起
こるのを防ぐために利用する。

Normalモードと Burstモードには、Windowオプションという機能を持たせることが
できる。このWindowオプションでは、CCDの指定した範囲にあるピクセルのみを短い
周期で何度も読み出すことが出来る。範囲の指定は垂直方向のみで、ラインのサイズは
1024ピクセルの内の 1/4、1/8、及び 1/16に限定される。このオプションは、明るく且つ、
空間的な広がりの小さいソースに対して、パイルアップを避けつつ効率的な観測を行うた
めに利用する。P-sumモードは、撮像領域において縦方向に 64/128/256列を加算し、転
送領域に 1列ずつ送りデータを 1列分読み出すという操作を連続的に繰り返すモードであ
る。この操作により CCDの縦方向の位置情報を失うことになるが、その代わりに (ソー
スが点源であった場合)時間情報を得ることが出来る。時間分解能は、加算列数に関わら
ず、8/1024[sec](∼ 8ミリ秒)である。このモードは又、実効的な露出時間が短くなるので
パイルアップの影響も受けにくい。実際には早い時間情報が重要なパルサー等のコンパク
ト星の観測に活用される。

XISのデータ処理

機上でのデータ処理
CCDのデータは 1フレームで 100万画素という膨大な量であるため、通常の観測にお

いては、フレームデータをそのまま地上に送付するのではなく、衛星上でデータ処理を行
い、セレクションを掛けたデータのみを地上に送付することになる。そのための処理は、

1. ピクセル毎のダークレベルの決定

2. ダークレベルのエリア平均の時間変化分補正

3. イベント抽出

の 3つに分けられる。XISの場合、XIS-DEがこれらのデータ処理を行う。

ダークレベルの決定
XIS-AE/TCEの出力する各ピクセルの信号値 (ピクセルレベル)は、オフセットが付加

されているため、X線が照射されていないピクセルでもゼロにはならない。X線の信号の
みを取り出すためには、このオフセットを決める必要がある。このオフセットの値がダー
クレベルである。ダークレベルはピクセル毎に異なり、また、時間的にもわずかに変化す
る。更に、XISではシャッター機構がなくX線のイベントは常に生じている。これらを考
慮してダークレベルを決定するためのロジックが開発され、XIS-DEの機能として組み込
まれている。

イベント抽出(図 2.13)

CCDフレームで、一定の条件を満たすピクセルの集まりをイベントと定義する。DEは
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PHAS[1] PHAS[2] PHAS[3]

PHAS[5]PHAS[E]PHAS[4]

PHAS[6] PHAS[7] PHAS[8]
PHAS[E]>=PHAS[5-8]

PHAS[E]>PHAS[1-4]

PHAS[E]>Evth

Normal/Burst mode

図 2.13: XIS-DEでのイベント抽出の条件。ダークレベルを差し引いたピクセルに対しイ
ベントの抽出が行われる。[68]

Clocking Mode
Edit Mode

Normal/Burst P-sum

5 × 5 ◎ ×
3 × 3 ◎ ×
2 × 2 ◎ ×

Timing × ©
DarkInit ◎ ©

DarkUpdate ◎ ×
Frame ◎ ©

Dark Frame – –

表 2.1: Clocking Mode と可能な Edit Mode の関係。◎ は Window Option × が可能。
©は Window Optionは不可。[68]

抽出したイベントの情報のみを地上に送る。イベントの抽出には、ダークレベルを差し引
いたピクセルレベル (PHあるいは PHASという記号で表示される)が用いられる (差引す
るダークレベルに関しては、ダークレベルのエリア平均の時間変化分の補正も行われてい
る)。

Normal/Burstモードに関しては、3×3ピクセルの領域で、中心ピクセルレベルがイベ
ント閾値を越え、かつ周囲の 8つのピクセルレベルがこのピクセルより小さい場合がイベ
ントとして抽出される条件である。
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Edit Mode テレメトリ情報

1) イベント中心の座標
5 × 5 2) イベント中心とそれを取り巻く 24 Pixelの合わせて 25 Pixelの

全 PH

1) イベント中心の座標
2) イベント中心とそれを取り巻く 8 Pixel の合わせて 9 Pixel の全
PH

3 × 3
3) 3 × 3の周囲 16 Pixelのうち、Split 閾値を越えた PHを持つ位
置とその PH、Split 閾値を下まわった Pixel の PH 合計
1) イベント中心の座標
2)コーナーを除いてイベント中心と隣接する 4 Pixelのうち波高値
が最も高い Pixel、それと対称の Pixel を除いた 2 Pixel のうち高
い方の Pixel、その 2 つの間の コーナーの Pixel の計 4 つの Pixel

の PH2 × 2

3) 上記 4 Pixelが 3 × 3 で 4 つのコーナーのうちどれに偏ってい
るか
4)上記 4 Pixelのコーナーを除き隣接する 8 Pixelでそれぞれ Split

閾値を超えたか
1) イベント中心の座標

Timing 2)グレード
3) 補正済み PH

DarkInit 1) Hot Pixel の座標とそのダークレベル
DarkUpdate

Frame 1) 全 Pixel の波高値 (Exposure Time は、8/32/128 sec から選ぶ
ことができる)

Dark Frame 1) PPU の DarkLevelRAM の全 Pixel のダークレベル

表 2.2: 各 Edit Mode のテレメトリ情報 [68]

地上でのXISデータ処理
XIS-DEで抽出された XISイベント情報は他の様々なデータと共に衛生上のデータレ

コーダに記録される。記録されたデータは 1日 5回、鹿児島県にある内之浦宇宙空間観測
所ですざく衛星との交信を行う際に、再生し地上で受信する。地上で受信したデータは、
ファイルにまとめられてインターネット経由で神奈川県の JAXA宇宙科学研究本部に転
送された後、必要なデータ処理がなされ観測者に配布される。

XISのデータに対して重要な地上データ処理には、電荷転送非効率に関する補正、グ
レード判定と PHA合成、センサー間 ·セグメント間のゲインの違いに関わる補正がある。

電荷転送非効率補正
CCDではゲートの電圧を変化させることで、信号電荷をバケツリレーのように隣のピ

27



クセルに渡していく。転送経路に電荷トラップがあると、信号電荷の一部が失われる。こ
のような電荷損失の確率を電荷転送非効率 (CTI)と呼ぶ。CTIは、

CTI ≡ 失われる電荷量
全電荷量

1

転送回数

=
PHA − PHB

PHA

1

N

PHA : ある転送回数のピクセル Aにおける信号波高値

PHB : ピクセル AよりN回転送の多いピクセル Bからの信号波高値

で定義される。XISの場合、Vertical、Horizontalの 2方向の電荷転送が行われるので、CTI

はVCTI(Vertical Transfer Inefficiency)、HCTI(Horizontal Transfer Inefficiency)の 2つの
量が定義される。軌道上での放射線損傷によってトラップが生じることは避けられないた
め、このCTIの影響を補正する必要がある。補正量は CCD上の場所、信号電荷の量、衛
星打ち上げからの時間にも依存する。

XISのデータ処理では、CTIに対して 2段階の補正を行っている。まず隣接ピクセルに
再放出された (電荷トレイルと呼んでいる)の補正を行い、その後で電荷トレイル補正で
救済出来ない分の電荷ロスに対する補正を行う。いずれも、ピクセルレベル PHASに対
する補正としてデータ処理に取り込まれている。
尚、CTIとは独立に、XIS-AE/TCEのVideo Cardの増幅率にはわずかな温度依存性が
知られており、これもピクセルレベル PHASに対する補正として取り込まれている。

グレード判定とPHA合成
X線の入射により生成された電子の固まり (電子雲)は、電極付近に集められる間に拡
散などにより広がるため、数 µm程度の広がりを持っている。ピクセルの境界付近にX線
が入射すると、電子雲は境界で分けられるため、信号も 2つ以上のピクセルにまたがるこ
とになる。このように 2ピクセル以上にまたがった場合洩れだした電荷の分を足し合わせ
ないと入射X線のエネルギー情報に比例する情報が得られない。3×3全てのピクセルを
足し合わせて PHAとする単純な方法も考えられるが、ダークレベルの揺らぎも足し合わ
せることでエネルギー分解能が悪くなるという問題点が生じる。これを避けるため。2ピ
クセル以上にまたがったイベントの場合、原則としてある閾値を超えたピクセルの、ピク
セルレベルのみを足し合わせる。この閾値をスプリット閾値と呼ぶ。
イベント中心のピクセルの周囲のピクセルのうち、スプリット配置を超えたピクセル

の配置をいくつかのパターンに分類する。これをグレード判定と呼ぶ。グレード判定は、
PHA合成に加算すべきピクセルを決めるだけでなく、X線イベントを宇宙線イベント等
と判別するためにも用いる。グレード判定は、ASCA搭載のX線CCD SISのデータ処理
において、初めて導入された方法であるが、XMM-Newton、Chandraでも同様の手法が
使われている。XISも基本的に同じ手法を用いる。XISの場合、機上でグレード判定を行
うのは P-sumモードのみで、Normal/Burstモードに対しては地上のデータ処理の中でグ
レード判定がなされる。Normal/Burstモードのグレードの分類を図に示す。これらのグ
レードのうち X線のイベントと認定し、観測データの解析に用いるのはグレード 0、2、
3、4、6である。
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図 2.14: Normal/Burstモードのグレードの定義
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PI決定
グレード判定され合成された PHAは、入射X線のエネルギーにほぼ比例した値をとる
が、センサー、セグメント毎よるゲインの違いは補正されていない。このままでは、異な
るセンサー、セグメントのスペクトル加算が出来ないのでこれらのゲインの違いを考慮し
た波高値PIを定義する。XISの場合、入射X線のエネルギーに対しておよそ 3.65 eV/ch

となるように PIが定義されている。入射X線エネルギーと波高値は完全な比例関係には
なく、それを反映して、PHAと PIの関係式も Si-K edgeを境界とする折れ線になってい
る。

CTIの補正、グレード判定、PHA合成、PI決定の一連のデータ処理は xispiという
FTOOLソフトウェア行われる。観測者に配布されるデータには xispiを用いた処理は施
されているが、新たにCalibration Data Baseが更新された場合等には観測者が再度 xispi

を適応する場合もある。

XISの応答関数と軌道上での較正

XISの応答関数
一般的に検出器で、天体からのスペクトルを得る場合、そのスペクトルは検出器固有の
変換を受けることになる。すなわち、天体からのスペクトル S(E)と、検出器を通して得
るスペクトル情報D(PH)の間には、

D(PH) = R(E, PH) ⊗ S(E)

の関係がある。
図 2.15は、55FeからのX線を、XISにより測定したスペクトルである (地上実験)。55Fe

の放射するX線は、MnKα、Kβのみであると考えられるので、元のスペクトルは図 2.16

のようになっていると考えられる。S(E)が十分単色な X線であれば、検出器を通して得
るスペクトル D(PH)が、あるエネルギーのX線に対する応答を示すことになる。様々な
エネルギーに対する応答関数R(E,PH)は、そのようなスペクトル (＝ベクトル)を並べた
行列で表現できることになる。
このような応答関数を構築する場合、必要な要素は大きく 3つに分けることが出来る。

1. エネルギー (E)とパルスハイト (PH)の関係 (エネルギースケール)

2. 応答のプロファイル (エネルギー分解能)

3. 検出効率 (量子効率)

XISの応答関数に必要な情報は、大阪大学、京都大学、MIT、宇宙研で行われた地上校正
試験を元に作成された。しかし軌道上で全ての性能が保持されるわけではない。例えば、
放射線損傷による電荷転送効率の低下、それによって引き起こされる性能の変化は避けら
れない事項である。また、X線望遠鏡と組み合わせた状態での検出効率も実際に天体を観
測して観測する必要がある。そのため、大阪大学、京都大学、宇宙研、宮崎大学、立教大
学、MITをはじめとする機関の XISチームメンバーが軌道上での校正を継続して行って
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図 2.15: 55Feからの X線を XISで取得
したデータ。(D(PH))実線はデータを最
も良く表す関数形。[68]

図 2.16: 55Fe(MnKα,Kβ)からの X線。
(S(E))[68]

おり、応答関数の更新も進められている。その結果は、すざくweb pageに随時掲載され
ると共に、解析用の Calibration Data Baseやソフトウェアとして一般観測者向けに公開
されている。
本論文の著者も電荷トレイルという量の経年変化に関して調査を行いエネルギースケー

ルの改善に寄与した。また、本論文の 4章で作成した活動銀河核のスペクトルは 1.8-1.9 keV

バンドでのレスポンス精度向上に活用している。

エネルギースケールの較正
データ処理の項で示したように、XISのエネルギースケールは地上データ処理によって
大きく影響される。エネルギースケールの 1番の基準となっているのは、55Fe校正線源か
ら放射されるMnKα,Kβである。ただし、校正線源の照射域はセグメント A、Dの読み
出し口から遠いコーナーに限られているので、他の天体例えば、ペルセウス銀河団、超
新星残骸 E0102-72、Cygnus Loopなどの観測データも校正目的に使用している。エネル
ギースケールの精度は、初期の観測に関して 6 keV付近で 10 eV程度と評価されている
が、観測時期、観測モード、領域の場所、あるいは使用した Calibration Data Baseに依
存し、解析目的によっては精度の検討が必要になる場合がある。

エネルギー分解能と応答プロファイルの校正
エネルギー分解能も基本的には 55Fe校正線源で校正されている。応答プロファイルか

らは、メインのガウスピーク成分の他、サブのガウスピーク成分、定数テイル成分などか
ら構成されることが地上での校正試験で調べられている。これらの成分の寄与に関して
は、地上での校正試験の結果を使用している。

検出効率の校正
XISの検出効率は、XIS OBFの透過率、XIS CCD素子の表面不感層 (ゲート構造や保
護幕)の厚み、空乏層の厚みなどで決定される。地上実験で測定された結果を元にモデル
化された XISの検出効率は図 2.17に示されている。ただし、後述するように、軌道上で
は低エネルギー側の検出効率が時間と共に低下する現象が生じており、これに対応するた
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めの校正観測が繰り返しされている。

図 2.17: XISの検出効率 [28]

XISの軌道上での状態、及び特筆すべき事項

OBFへの付着物質による低エネルギー検出効率の低下

図 2.18: XISのOBFに付着した汚染物質の経年変化 [66]
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2005年 8月のファーストフライト以降、数ヶ月の間に低エネルギー側の検出効率が低下
している現象が発見された。観測データをもとにした様々な検討の結果、XISのOBFに付
着した汚染物質が低エネルギー側のX線を吸収していると考えている。汚染物質の同定に
は至っていないが、炭素を主成分として酸素を含む有機物である。超新星残骸E0102-74、
中性子星RXJ1856などを繰り返し観測することで 4台のXISカメラに関して、付着物質
の厚みとその長期変化は図 2.18のように求められている。2006年半ば以降、厚みの増加
はわずかな状態になっていたが、XIS0についてのみ 2007年半ばから増加が再開している
ように見える。

電荷注入 (SCI)の導入
放射線損傷によるCCDの性能劣化は避けられない現象である。XISに関しても、例え

ば、校正線源から放射されるMn Kαに対するエネルギー分解能は打ち上げ直後には 140

eV(FWHM)程度であったが、1年後には 200 eV弱にまで悪化している。この点は、打ち
上げ以前から懸念されており、そのために XISには電荷注入機構が整備されている。

SCIは地上でのバックアップモデルでの試験の後、2006年 8月に軌道上で動作させた。
2006年 10-11月以降のほとんどの観測は SCI導入により XISのエネルギー分解能は 160

eV(FWHM)程度まで回復した。SCIを使用しない従来のXISの観測モードは SCI-OFFと
呼ばれているが、両者の校正情報の多くには互換性がなく、Calibration Data Baseでも
区別されている。

XIS2の異常
XIS4台の内の 1つXIS2が 2006年 11月 9日 01:03に、突如出力されるイベント数が激

しく変化する異常を起こした。異常発生以降、XIS2での観測を停止、時折、各種診断モー
ドでデータを取得して原因追及を行った。その結果、XIS2の Imaging Areaかその上流で
電荷漏れが起きていること、読み出し口及びその下流のAE/TCEに異常が見られないこ
とが分かっている。マイクロメテオライトと呼ばれる微小な隕石が CCDに衝突したこと
によって起きた現象と考えられている。同様の現象は、XMM-Newton衛星の CCDにお
いても複数回起こっており、X線入射面に電極が露出した表面照射型CCDでは避けるこ
とが難しい。

XIS0のセグメント A異常、XIS1のOBFの穴
2009年 6月にはXIS0のセグメント Aの一部で電荷の漏れ出しが生じ、この領域が使用
不能となった。XIS2で起こったのと同様の現象が起こったものの影響がより軽微であっ
たものと理解している。また、2009年 12月には XIS1の視野の端に多くのイベントが受
かる領域が出現した。解析の結果、可視光遮断フィルタ (OBF)に穴がいたものと理解し
ている。
このように、長いミッションライフの間では微小隕石による損傷は無視できない。次期

X線天文衛星ASTRO-H搭載の CCDカメラ SXIでは裏面照射型の CCD素子を使い、そ
の表面に直接アルミ蒸着をするデザインになっている。このため、微小隕石による損傷は
より低い確率におさえられると考えている。
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第3章 すざくによるTonS180の観測

3.1 狭輝線セイファート 1型銀河TonS180

TonS180は赤方偏移 z=0.062にある狭輝線セイファート 1型銀河である。Hβ 輝線の
FWHMは 900 km s−1と狭輝線セイファート 1型の中でも比較的狭い。X線帯域では、軟
X線超過成分がある、2 keV以上のべき関数成分の勾配が急である、激しい時間変動を示
すという点で、狭輝線セイファート 1型銀河に特徴的な性質を示す。ROSAT全天探査で
観測された系外 X線源としても Extreme Ultra Violet Explorer (EUVE)衛星で検出され
た系外X線源としても、最も明るい天体の一つであり、極紫外線-軟X線超過の研究対象
として重要なソースである。これには、TonS180方向の銀河吸収が 1.55× 1020 cm−2[9]と
小さいことも寄与しているが、0.01−0.1 keVの光度が 2.9 × 1045 erg s−1 0.1−1 keVの光
度が 8.9 × 1044 erg s−1 [56]と大きいことも効いている。

TonS180 の中心のブラックホール質量に関して Reverberation Mappingや水メーザー
観測などの手法による値は報告されてていない。しかし、Wang & Lu et al. 2001[60]は、
Narrow Line Regionから放出される可視光の禁制線 [OIII]の幅からブラックホール質量
を推定する経験式を用いて、1.16 × 107M�(M�は太陽質量)という推定値をだしている。
Turner et al. 2002[56]では、Broad Lineに関する経験式を用いて、Broad Line Regionの
距離が約 100 light days、ブラックホール質量は 2 × 107M�と見積もっている。Tuner et

al. 2002[56]による広帯域 5 × 10−4 − 10 keV での光度 5.4 × 1045 erg s−1 を参照すると、
ほぼエディントン限界あるいはそれを越える光度を示していることがわかる。狭輝線セイ
ファート 1型銀河はエディントン限界に近い状態で光っている、したがって高い質量降着
率のセイファート銀河であるという推測はあるが、TonS180はまさにそのような天体かも
しれない。

3.1.1 X線による観測

TonS180は 1996年と 1999年の 2回に渡ってASCAによって観測されている。特に、1999

年の観測では 12月 3日から 12日間に渡る長期観測が行われた。Romano et al. 2002[46]は
ASCAによる観測で、べきΓhard = 2.44のPower Law成分に対して軟X線超過成分がみら
れること、6-7 keVに鉄輝線によるスペクトル構造がみられることを示した (図 3.1)。この
軟X線超過成分を黒体放射モデルで近似すると黒体放射温度は 153 eVであった。6-7 keV

の構造に関しては、この構造が 6.58 keVにピークエネルギーを持つ広がったガウシアン
モデルと、6.81 keVにピークを持つ幅の狭いガウシアンモデルの足し合わせで最も良く再
現できることを示し、幅の狭い鉄輝線が電離した物質を起源にしていることを示唆してい

34



図 3.1: TonS180の ASCAの X線スペクトルとモデル powerlaw)の比 (Romano et al.

2002[46])。黒丸と白抜きの丸は 1999年の ASCAの観測データ (白抜きのデータはフィッ
ティングに含まれない)。赤の十字は 1996年の ASCAの観測によるもの。右上の小さな
枠内で ROSAT PSPCのデータも比較してある。

る。
1999年にはChandra衛星のグレーティング (LETG/ACIS)による観測も行われ、1 keV

以下で軟X線超過が輝線の重ねあわせではないことが確認された。Ton S180は他の AGN

に比べて、Warm Absorber と呼ばれる吸収構造が非常に弱いことも分かった (Turner et

al. 2001 [55])。図 3.2に Chandraの LETGによるX線スペクトルを示した。図中の点線
は、Γ = 2.44の power-lawモデルで、1 keV 以下で超過成分が見られる以外は、構造のな
い滑らかなスペクトル形状であることが分かる (1−2 keVで残差が見られるのは、検出器
較正の問題である)。高電離した酸素の視線方向吸収を水素の柱密度に換算した時の上限
値が 7× 1017[cm−2]である。このことから、(1) 視線方向の吸収体が少ない、(2) 高階 (完
全) 電離している、または、(3) 数千 km/s にも及ぶ速さで吸収体が運動していることが
示唆されている。

XMM-Newtonは 2000年 12月にこの天体を観測している (Vaughan et al. 2002[59])。
XMM-Newtonのデータでも 2 keV以下で軟X線超過成分と 7 keV付近の輝線構造、及び
Warm Absroberによる吸収が弱いことが確認された。ただし、XMM-Newtonのデータで
は、軟X線超過成分は黒体放射モデルよりべき関数モデルで近似した方がより良くデー
タを再現できると主張されている (図 3.3)。Vaughan et al. 2002では、XMM-Mewtonの
0.3-10 keVのX線スペクトルを最も良く再現するのはベキの値がそれぞれ 3.11、1.49の 2

つのベキ関数モデルであるとしている。ベキ関数で近似できる軟X線超過成分としては、
降着円盤からの紫外線光子がコロナにひろがる高速電子と逆コンプトン散乱を起こしたモ
デルなどが考えられる。一方 7 keV付近の輝線については、ピークエネルギーが 7.01 keV、
σが 0.55 keVでモデル化している。彼らはこの輝線が He様に電離した物質からの蛍光X

線であると推測している。
Murashima et al. 2005[33]では、ASCAとXMM-NewtonのTonS180の観測データに対
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図 3.2: Chandra LETG/ACIS 観測による TonS180の X 線スペクトル (Turner et al.

2001[55])。点線は、銀河吸収を含めた Γ = 2.44の power-lawモデル。1−2 keVのデー
タの不一致は、検出器の較正の不定性によるもので、リアルな構造ではない。

して様々なモデルをためし、最終的に軟X線超過成分が光学的に厚い降着円盤から出た
光子が、T = 0.4 keVの電子雲にコンプトン散乱された放射であるというモデルを提案し
ている。

36



図 3.3: 0.35-1.5 keVの XMM-Newtonの RGSスペクトルとそれを再現するモデル。モデ
ルは銀河吸収だけを考慮した、Γ = 2.77のベキ関数型モデルである。上のパネルはデー
タとモデルを表し、下のパネルはデータとモデルとの残差を表している。Vaughan et al.

2002[59]

図 3.4: XMM-Newtonの 0.3-10 keVの X線スペクトルをベキ関数モデルとカットオフを
掛けたベキ関数で fittingしたときの、データとモデル、及びその残差。Murashima et al.

2005[33]
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3.2 すざくによる観測
以上に示したような過去の X線観測を受けて、我々は TonS180をすざく衛星によって
観測することを提案し、実際に 2006年 12月 9日から 12日にかけて観測が実施された。観
測の主目的は、すざく衛星搭載の XISの高い分解能をいかした軟X線超過成分スペクト
ルの測定と、HXDによる 10 keV以上でのスペクトル探査である。時間変動とそれに伴う
スペクトルの変化も当初より着目していた。

XISの駆動モードは Normal Modeで、Windowオプションはオフにし、Edit Modeは
3 × 3、5 × 5モードである。ポインティング位置は XISの光軸に合わせている (XISノミ
ナル位置)。観測対象の 2000年分点座標は赤経/赤緯で (R.A., Dec)=(0h : 57m : 19.94s,

−22◦ : 22
′
: 59.1

′′
)であり、観測時間はおよそ 127ksである。表 3.1に観測についての情報

をまとめる。

表 3.1: TonS180の観測データ
観測 ID 701021010

観測対象 TonS180

検出器 XIS、HXD-PIN

ポインティング位置 XISノミナル位置
データモード Normal Mode、Windowオプションオフ、3 × 3、5 × 5モード
中心座標 (R.A., Dec)=(0h57m19.94s, −22◦22′59.1′′)

観測期間 2006/12/09-12

観測継続時間 ∼127 ks

3.3 データリダクション
本解析はすざくファーストステップガイド [65]に基づいて解析を行った。データ作成に

は XISと HXD-PINが同時に観測した時刻のイベントだけを使い、XIS、HXD-PINどち
らのイベントファイルも最新の CALDBを掛け直してからリダクション作業を行った。

3.3.1 解析ソフトウェア

今回の解析でNASAのHEASARC(High Energy Astrophysics Science Archive Research

Center)から提供されているソフトウェアパッケージ HEAsoft v.6.7 を用いた。解析ソフ
トは観測データのイメージ及びライトカーブ、スペクトルの抽出を行う「xselect v.2.4a」、
FITSイメージの描画ソフト「ds9」、時間変動解析を行う「xronos(lcurve,lcmath,lcstat)

v.5.22」、スペクトル解析を行う「xspec v.12.5.1k」等の標準的なソフトウェアを用いて
行った。
なお、以下の解析では、特に断らないかぎりH0=70 km s−1 Mpc−1, q0=0, Λ0=0.73を使
用している。
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図 3.5: XIS0、1、3のイメージを足し合わせて見た、TonS180のイメージ。2本の緑の線
の内、内側の円は中心から半径約 4.3

′
の領域を示し、外側の円は中心から約 6.9

′
の領域を

示す。

3.3.2 XISのデータ選別、領域の選択

　図 3.5は、すざくのXIS0で見たときのTonS180のイメージである。図の中心にある
点源が TonS180であり、以降の解析に用いるTonS180のソース領域は半径約 4.3

′
の領域

(内側の緑の線)を選び、バックグラウンド領域は半径約 6.93
′
の領域 (外側の緑の線)から

4.3
′
の領域をくりぬいた、円環領域を選んだ。

3.3.3 HXDのデータ選別、バックグランドの差引

HXD-PINのNon X-ray Backgroundに関しては、NXBモデルに基づいてシミュレート
されたイベントファイルを使用した。CXB成分に関しては、スペクトルの形としてBoldt

et al. 1987[4]で示されている、

CXB(E) = 9.412 × 10−3 ×
(

E

1 keV

)−1.29

× exp

(
−E − 10−4

40 keV

)
(3.1)

というモデルを使用した。
なお、TonS180が時間変動していることを考慮して、XIS、HXDそれぞれの観測時間
のうち、両者がオーバーラップしている時間帯だけを解析に使用している。
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3.3.4 レスポンスファイル

スペクトル解析には、天体のスペクトルデータから本来の放射スペクトルを再現するた
めの補正を行う必要がある。この補正には、RMF(Redistribution Matrix File)ファイル
と ARF(Auxiliary Response File)ファイルを用いて行う。RMFファイルとは検出器上で
の入射X線の波高値と入射X線のエネルギーの変換 (ゲイン)、及び検出器のエネルギー
分解能を示したファイルである。またARFファイルとは、望遠鏡の有効面積や検出効率
など、入射X線のエネルギーや入射位置に依存する効率を示したファイルである。すな
わち、X線放射源からの放射スペクトルを S(E)とすると、得られるデータのスペクトル
S′(E′)は

S ′(E ′) =

∫
S(E)R(E, E ′)dE

と表すことができる。ここで R(E,E′)は RMFと ARFを含めた応答関数である。

今回の解析では、XISのRMFファイル ·ARFファイルはそれぞれFTOOLのxisrmfgen、
xissimarfgenを用いて作成した。また、HXD-PIN のスペクトルのレスポンスファイル
は、HXDチームから提供されている、ae hxdpin xinome3 20080129.rsp ファイルを使う
ことにした。

3.4 平均スペクトルの解析
ここでは、すざく衛星によって取得された TonS180の観測時間中の平均スペクトルの
解析について記す。まず、XISのスペクトルのみを使った解析、続いて HXDのスペクト
ルの解析、そのあとで両者を同時に用いたワイドバンドのスペクトルの解析を行う。ここ
で本文中、表中に示す誤差は特にことわらない限り 90%の信頼区間の範囲で、一方、グラ
フの誤差棒は、これも特にことわらない限り、1σ 誤差範囲を示している。

3.4.1 XISスペクトル (2.5 ≤ E ≤ 12 keV)の解析

まず、XISスペクトルのうち 2.5−12 keVの範囲の解析を行う。以下の解析では、視線
方向の銀河吸収、赤方偏移 zはそれぞれ、1.6 × 1022[cm−2][33]、0.062に固定している。

XISの較正誤差が大きい 1.8-1.9 keVの範囲は (ここでは範囲に含まれないが、後の節
でも)解析から除外している。低エネルギー側のXISコンタミに関してはレスポンスを作
成する標準解析ソフト、xissimarfgen で考慮されているが、現状では 0.3 keV付近での
ずれが無視できない。そこで、低エネルギー側のXISコンタミ物質として、H、C、Oを
考慮した吸収モデル「hcoabspm」をスペクトルフィットの際に導入して、XIS1の低エネ
ルギー側でのコンタミ補正の精度を独自にあげている。hcoabspmのパラメータは H、C、
Oの各元素の柱密度の値であり、負の値までとりえる。今回の解析では H、C、Oの柱密
度の値をそれぞれ、0.0679、-0.0312、0.0229(単位は 1022cm−2)に固定した。これらの値
は、較正目的で観測された単独中性子星RXJ1856の解析を元に決めたものである。なお、
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図 3.6: TonS180の 2.5-12 keVのすざくのX線スペクトルデータとモデル (powerlaw)。上
のパネルは 2.5-12 keVの範囲でのデータとモデルを表し、下のパネルはデータに対するモ
デルの比率を表す。

XIS0とXIS3は低エネルギ側 (. 0.4 keV)に感度が低く解析に使用しないので、hcoabspm
の各パラメータの値は 0に固定している。

2.5-12 keV のX線スペクトルを銀河吸収を受けた powerlawモデルでフィッティングす
ると、べき (Γhard)が Γhard = 2.26 ± 0.03と求まり、χ2は 1550.92/1700となった。図 3.6

は 2.5-12 keVの X線スペクトルをベキ関数型モデルだけで近似したときのデータとモデ
ル、及びデータに対するモデルの比率を表している。

powerlawモデルで近似したとき、6-7 keVに構造が見られる (図3.6の下のパネル)。この
構造をガウシアンで近似すると、そのピークエネルギーは 6.74±0.15 keV、σは 0.43+0.21

−0.12 keV

と求まった。また、F検定を行った結果、∆χ2 = 32、F = 11.4と求まり、危険率 2× 10−7

で確かに輝線が存在することが示された。更に、この輝線構造をガウシアンモデルだけで
なく、相対論的効果も考慮した降着円盤からの放射モデル (diskline)、ブラックホール
近傍の降着円盤からの放射モデル (laor)でも試した。
表 3.2にその結果を示す。どのモデルでも powerlawだけの時と比べて、χ2/dof の値が
改善された。そこで、以降の解析ではこの輝線を一番単純なガウシアンモデルで近似する
ことにした。

また、多くのセイファート銀河で観測されている 6.4 keVの幅の狭い鉄輝線の有無も調
べた。ラインピークのエネルギー、及び輝線の幅 (σ)をそれぞれ、6.4 keV、0.01 keVに固
定し、その等価幅EW を求めた。結果として、6.4 keVの幅の狭い鉄輝線の強度は非常に
弱く、連続成分の誤差を考慮しても EW . 35 eVであった。
ここで検出されたピークエネルギーが 6.74 keV、σ = 0.43 keVの広がった鉄輝線は、ブ
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表 3.2:

6-7 keVの輝線のフィッティング結果
Model Γhard line E (keV) EW (eV) χ2/dof F

PL 2.26 ± 0.03 1550.92/1700

PL+ZGAUSS 2.32+0.03
−0.04 6.73+0.15

−0.16 208+157
−158 1513.94/1697 11.4

PL+DISKLINE 2.33+0.05
−0.03 6.60+0.21

−0.26 250+169
−162 1518.51/1697 12.1

PL+LAOR 2.30 ± 0.03 6.38+0.10
−0.17 145+84

−91 1519.30/1697 11.8

ラックホール近傍の高度に電離した物質からの蛍光X線と考えるのがもっとも自然であ
る。この場合、同じ電離物質で散乱された連続スペクトル、すなわち反射成分がみられる
ことが期待される。次に、すざくHXD-PINのデータを使って TonS180の 10 keV以上の
硬X線スペクトルを調べる。

3.4.2 HXDスペクトル (15 ≤ E ≤ 60 keV)の解析

すざくのHXD-PIN検出器で得られたデータを使い、TonS180の 15s keV以上の硬X 線
領域の平均X線スペクトルを調べた。HXD-PINによる解析ではバックグランド差引の精
度がスペクトルの信頼度を決める。ここでは、その点に注意しながら TonS180が有意に
検出されたか否か検証していく。
まず、バックグラウンドを差し引いてない HXD-PINの生のデータ (Rawデータ)と

NXBモデルスペクトルデータ (NXB成分)を使い、TonS180の成分の存在を調べた。も
し TonS180の成分 (Src成分)が無ければ、Rawデータから NXBデータを差し引くと、宇
宙X線背景放射 (Cosmic X-ray Background, CXB)成分だけが残っているはずである。そ
こでこのことを確かめるために、Src成分をベキ関数モデルで仮定し、CXB成分と Src成
分の寄与がどれくらいかを調べた。図 3.7は Rawデータから NXBデータを差し引き残っ
た成分を Src成分と CXB成分でフィットしたときのデータとモデル、及びモデルに対す
るデータの比率である。Src成分のベキの値は Γ = 1.4+0.8

−0.5、強度は 0.7+6.8
−0.7 × 10−3 photons

keV−1 s−1 cm−2であり、χ2/dofは 160.65/152であった。従って少なくとも統計的には、
この Src成分 (=TonS180)に相当する硬X線スペクトルが検出されたことがわかる。
そこで、NXB成分と CXB成分を足し合わせてバックグラウンド成分 (Bgd成分)とし、

Rawデータから Bgd成分を差し引いて Src成分がどれだけあるか調べることにした。
図 3.8は、Rawデータ (黒)、Bgd成分 (赤)、Src成分 (緑)をそれぞれ示したものである。

Src成分の寄与はカウントレートにしてNXB成分の約4%である。Fukazawa et al. 2009[17]

はすざくHXDの NXBモデルの再現性を調べ、HXD-PIN 15-40 keVの範囲で 1σの系統
誤差は 10ks露出のデータに関して NXBの 1.4%(地球をみているデータ), 2.3%(E0102-72

の観測データ)としている。40ks露出の地球をみているデータでは誤差は 0.34%まで改善
している。これらの値を参照すると、今回の NXB成分の約 4%の Src成分は 10%以下の
危険率で有意に検出されたとしてよい。Src成分だけでフィッティングを行っても、ベキ
Γ = 1.4のベキ関数型モデルで良くデータを再現することができ、15-40 keVのフラック
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図 3.7: Rawデータから NXBデータを差し引いて残った成分を Src成分と CXB成分で
フィットした。上のパネルはデータとモデルを表し、下のパネルはモデルに対するデータ
の比率を表している。Src成分のスペクトルはベキ関数型モデルで近似している。

スは 6.8 × 10−12 ergs/cm2/sであった。
さらに、Src成分が NXBの系統誤差によってどのように変わるのか、それを調べるた

めに NXB成分のレベルを±3%変えて Src成分がどう変わるか調べた。
図 3.9は NXBの系統誤差を ±3%としてそれぞれの場合で Bgd 成分を計算し、Src成
分が有意なものかどうかを調べた結果である。何も手を加えていない時のNXBの強度を
「nominal」として、それより 3%高いときを「+3%」、3%低いときを「−3%」としている。
NXBの強度が nominalの時よりも 3%高い時でも Src成分は有意に残った。その強度はカ
ウントレートで NXB成分のそれの約 1%だった。NXB成分の強度を 3%上げても Src成
分が残ったことから、Src成分が有意であることが確認できた。

さらに NXBモデルの精度を確認するために、HXD-PINのデータのうち Src成分が全
体の何%を占めるかエネルギーバンドごとに調べた。Src成分が数十 keVまでしかないと
した時、高エネルギー側では Src成分は 0に近づくはずであす。表 3.3にその結果を示す。
表 3.3から、40 keV以上では Src成分が 1%程度となっており、NXBモデルの正しさを
確認した。

以上、すざくHXD-PIN検出器で取得した TonS180の平均スペクトルの解析から今回、
15 keV以上のX線フラックスを有意に検出したと結論する。これまで TonS180の硬X線
スペクトルは RXTEによる観測で 15 keVまでしか得られていなかったが、今回のすざく
による観測でそれ以上の高エネルギー領域でのスペクトルを初めて検出した。以後の解析
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図 3.8: すざくで観測された TonS180の HXD-PINスペクトル (緑のデータ)。上の黒の
データは Rawデータを表し、真ん中の赤のデータは Bgd 成分 (NXB成分+CXB成分)を
表す。

表 3.3: すざくのHXD-PINデータと NXBモデルを用いて Src分が全体の何%に相当する
かを調べた。エネルギー範囲は 15-40 keV、40-60 keV、≤60 keVの 3つに分割した。

Component 15-40 keV 40-60 keV ≤60 keV

Raw(counts/s) 0.324 ± 0.002 0.0449 ± 0.0007 0.0277 ± 0.0005

NXB(counts/s) 0.2928 ± 0.0005 0.0439 ± 0.0002 0.0274 ± 0.0002

NXB/Raw(%) 90.4 97.8 98.9

CXB(counts/s) 0.0163 ± 0.0001 0.00047 ± 0.00002 (7 ± 0.8) × 10−5

CXB/Raw(%) 5.0 1.0 0.3

では XISのスペクトルとHXD-PINのスペクトルを同時に使ってモデルフィットを進めて
いくことにする。
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既に差し引いている。実線はNXBの強度が nominalの時のモデル (powerlaw)を表す。下
のパネルは残差を示す。
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図 3.10: (上のパネル)TonS180のすざくの X線スペクトル (0.25-40 keV)とべき関数モデ
ル (powerlaw,Γ = 2.25; 2.5-12 keVの範囲でフィットして決めた)。(下のパネル)モデルに
対するデータの比率。黒、赤、緑はそれぞれ、FI-CCD、BI-CCD、HXD-PINのデータで
ある。
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表 3.4: 2.5-55 keV のX線スペクトルを pexriv+zgaussで fittingした時の、フリーパラ
メータのベストフィット時の値

Component Parameter Value

PEXRIV Γhard 2.40+0.10
−0.07

R 0.93+1.06
−0.86

Tdisk (K) 30000

ξ (erg cm s−1) 1000(fix)

Normalization 3.55+0.40
−0.24 × 10−3

ZGAUSS lineE (keV) 6.69+0.14
−0.15

σ (keV) 0.285+0.214
−0.189

Normalization 4.96+5.18
−2.70 × 10−6

χ2/dof 1584.73/1730

3.4.3 XIS + HXD-PIN 2.5-55 keVのX線スペクトル

2.5-55 keVのワイドバンドのスペクトルを解析する。図3.10は 2.5-12 keVの範囲でフィッ
トしたべき関数モデルを低エネルギー側、高エネルギー側に外挿して、べき関数モデルか
らのずれをみたものである。2 keV以下及び 10 keV以上で超過成分が見られるのがよくわ
かる。先の解析で電離した物質からの鉄輝線が見付かったことから、10 keV以上の超過
成分も電離した物質からの反射成分と考えるのが妥当であろう。そこで、電離した物質か
らの反射成分のモデル、(pexriv)を使うことにした。
pexriv モデルを使うにあたって、まず Power Law成分に対する反射成分の相対強度

を調べる。反射成分の相対強度を Rとすると、Rは R = Ω/2π と表すことが出来る。こ
こで Ω は powerlaw 発生源から見たときの反射体の立体角である。R = 1、すなわち、
Ω = 2π の時、反射成分は発生源から見て無限に広がった平面から出ていることになる。
pexriv のパラメータの中で、反射成分の強度を示すパラメータは「rel ref」というパ
ラメータであり、 rel ref は R と同値である。この pexrivモデル及び鉄輝線を近似
するガウシアンモデルを使って 2.5-55 keV の X線スペクトルをフィッティングすると、
R = 0.93+1.06

−0.86と求まった。表 3.4に、この時のフリーパラメータのベストフィット時の値
を示す。尚、この時固定した pexriv のパラメータは、TonS180の傾斜角 i(cos i = 0.45,

i = 63.3◦)、円盤の温度 Tdisk = 30000 [K]、電離の度合を示す ξ = 1000 [erg cm s−1]であ
る。ξ は ξ ≡ L/nr2 であり、Lは ionizing luminosity、nは電子の数密度、r は powerlaw

成分の発生源と反射体の間の距離である。

図 3.11は、2.5-55 keVのエネルギー範囲を powerlaw+pexrivでフィッティングした時
のモデルを低エネルギー側に外挿したものである。この時、pexrivは反射成分だけを表
すようにしている。これは rel refの値を-1に固定することで可能になる。HXD-PINの
領域で残差が目立つが、これは NXBの系統誤差を考慮するとファクターで 0.3 ∼ 2の範
囲で不確定性があるので許容範囲に含まれる。
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図 3.11: 2.5-55 keVのエネルギー範囲で反射成分も考慮したモデルで合わせ、モデルを低
エネルギー側に外挿した時のデータとモデル、及びその比率。黒がデータ点、赤が全て
のモデルの総和、ピンクが powerlaw成分、オレンジが反射成分、紫が広がった鉄輝線を
示す。

3.4.4 軟X線超過成分に対するモデルの比較

反射成分を考慮しても軟X線領域の超過成分は残る。そこで、この超過成分を powerlaw

成分とは別の起源を持つ軟X線成分であると考え、妥当なモデルをさがすことにする。こ
の時軟X線超過成分のモデルとしては、これまでの衛星のデータ解析で試された、diskbb、
powerlaw、compbb、cutoffplを使った ([33]、[59])。更に、pexrivのベキの値と powerlaw

のベキの値は共通にしてフリーにした。

多温度黒体放射モデル
まず、多温度黒体放射温度モデルを仮定してフィッティングを行った。図 3.12と表 3.5

にその結果を示す。
多温度黒体放射モデルを仮定した場合、2 keV以下で見られた残差も改善されてワイドバ

ンドで良くモデルがデータを再現できている。ここで、ブラックホールの質量を 107M�(M�

は太陽質量)、降着円盤は標準降着円盤を仮定すると、黒体放射温度 Tblackbodyとブラック
ホール質量の間には Tblackbody ∝ (M/M�)−1/4の関係があるので、計算で求まる黒体放射温
度はおよそ 40 eVである。しかし、今回のフィッティングで得られた黒体放射温度は 181 eV

となり、理論値に比べて 4倍以上も高い。既に多くのケースで指摘されてきたことではあ
るが、今回のTonS180の場合も、標準降着円盤からの輻射では説明しがたい。ただし、他
の降着円盤モデルに関しては否定するわけではない。
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図 3.12: 軟X線超過成分に多温度黒体放射モデルを仮定したときのデータ (黒)とモデル
(赤)、及びデータに対するモデルの比率。モデルには Xspecの diskbb(軟X線超過成分:

青)、powerlaw(ベキ関数成分:ピンク)、pexriv(電離した物質からの反射成分:オレンジ)、
そして zgauss(広がった鉄輝線:紫)を使っている。

表 3.5: diskbb を使った時のベストフィットパラメータ
Component Parameter Value

DISKBB Tin (keV) 0.181+0.003
−0.004

Normalization 376.5+39.7
−36.6

POWERLAW Γhard 2.47 ± 0.01

Normalization 3.65+0.01
−0.04 × 10−3

PEXRIV Normalization 5.45+0.33
−0.34 × 10−3

ZGAUSS lineE (keV) 6.69+0.15
−0.16

σ (keV) 0.23+0.18
−0.11

Normalization 3.81+2.47
−1.14 × 10−6

χ2/dof 3009.76/2863

ベキ関数型モデル
次に、軟X線超過成分がベキ関数型のスペクトルをしていると仮定してフィッティング

を行った。モデルには powerlawを使い、Vaughan et al. 2002[59] で試された、2つのベ
キ関数モデルがデータを良く再現できるか検証した。図 3.13、表 3.6、にその結果を示す。
図 3.13、表 3.6から、軟X線超過成分にベキ関数型モデルを仮定した場合、黒体輻射モ

デルに比べてフィットのあいかた (χ2)は明らかに悪化した。ブラックホール近傍から出て
いる広がった鉄輝線が見えているのに対して、反射成分が 0であるのは不自然である。ま
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図 3.13: 軟 X線超過成分にベキ関数モデルを仮定したときのデータ (黒)とモデル (赤)、
及びデータに対するモデルの比率。モデルにはXspecの powerlaw1(軟X線超過成分:青)、
powerlaw2(ベキ関数成分:ピンク)、pexriv(電離した物質からの反射成分:オレンジ)、そ
して zgauss(広がった鉄輝線:紫)を使っている。

表 3.6: powerlawを使った時のベストフィットパラメータ
Component Parameter Value

POWERLAW1 Γsoft 2.92+0.01
−0.02

Normalization 4.35+0.05
−0.07 × 10−3

POWERLAW2 Γhard 1.23+0.08
−0.09

Normalization 2.77+0.53
−0.47 × 10−3

PEXRIV Normalization 0+7.16
−0.00 × 10−5

ZGAUSS lineE (keV) 6.66+0.14
−0.18

σ (keV) 0.256+0.214
−0.168

Normalization 4.30+2.69
−2.23 × 10−6

χ2/dof 3307.57/2863

た、ベキ関数モデルを使った場合では硬X線領域側のベキの値が Γ = 1.23となり、典型
的な狭輝線 1型セイファート銀河のそれ (Γ ∼ 2.2、[71])と比べると勾配がフラットすぎ
るのも不自然といえる。

コンプトン化黒体輻射モデル
さらに、低エネルギー光子が逆コンプトン散乱されて出てきたスペクトルモデル compbb

も試した。ここで、compbbのパラメータの内、「kTin(keV)」は 0.01 keVに固定した。
図 3.14、表 3.7に示したようにコンプトン化黒体輻射モデルでは χ2値がべき関数モデ

ルを採用した場合より有意に大きくなり、また、反射成分も 0となった。このことから、
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図 3.14: 軟X線超過成分にコンプトン散乱を受けた黒体放射モデルを仮定したときのデー
タ (黒)とモデル (赤)、及びデータに対するモデルの比率。モデルにはXspecの compbb(軟
X線超過成分:青)、powerlaw(ベキ関数成分:ピンク)、pexriv(電離した物質からの反射成
分:オレンジ)、そして zgauss(広がった鉄輝線:紫)を使っている。

表 3.7: compbb を使った時のベストフィットパラメータ
Component Parameter Value

COMPBB Tin (keV) 0.01 (fix)

Te (keV) 24.1+21.9
−4.0

τ 3.26+0.97
−0.96

Normalization 6.56 × 1012

POWERLAW Γhard 2.89 ± 0.01

Normalization 4.17 ± 0.07 × 10−3

PEXRIV Normalization 0+4.45
−0.00 × 10−3

ZGAUSS lineE (keV) 6.4+0.06
pegged

σ (keV) 0.80pegged
−0.02

Normalization 2.6+0.26
−0.24 × 10−5

χ2/dof 3514.25/2862

このモデルは適当でないものと考える。

カットオフを持ったベキ関数モデル
先の解析では普通のベキ関数モデル (powerlaw)を試したが、カットオフを持ったベキ関
数モデルでも試した。カットオフを持ったベキ関数モデルとは、カットオフエネルギーを境
にベキ関数型のスペクトルが折れ曲がる形をしたモデルである。このモデルはMurashima

et al. 2005[33]で XMM-Newton の 0.3-10 keVのデータを再現するのに試された。フィッ
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ティングの結果を図 3.15と表 3.8に示す。

図 3.15: 軟X線超過成分にカットオフを持ったベキ関数モデルを仮定したときのデータ
(黒)とモデル (赤)、及びデータに対するモデルの比率。モデルにはXspecの cutoffpl(軟
X線超過成分:青)、powerlaw(ベキ関数成分:ピンク)、pexriv(電離した物質からの反射成
分:オレンジ)、そして zgauss(広がった鉄輝線:紫)を使っている。

表 3.8: cutoffpl モデルを使用した場合のベストフィットパラメータ
Component Parameter Value

CUTOFFPL Γsoft −2.04 ± 0.09

Ecutoff (keV) 0.13+0.02
−0.01

Normalization 1.44 ± 0.08

POWERLAW Γhard 2.51 ± 0.01

Normalization 3.81+0.04
−0.05 × 10−3

PEXRIV Normalization 6.68+0.35
−0.36 × 10−3

ZGAUSS lineE (keV) 6.68+0.16
−0.15

σ (keV) 0.24+0.19
−0.08

Normalization 3.99+2.36
−2.19 × 10−6

χ2/dof 2989.49/2862

カットオフを持ったベキ関数モデルはこれまでに試した 4つの軟 X線超過成分モデル
の中で最も良くデータを再現していた。しかし、軟X線超過成分のベキの値が負になる
という不自然さが残った。

51



部分光電吸収の導入
軟X線超過成分を cutoffplモデルであわせたとき、軟X線超過成分のベキが負になる

という不自然さが生じた。これを解消するために、部分光電吸収を考慮した zpcfabsモ
デルを全体に取り入れて再度フィッティングを行った。この時のモデルの形は

I(E) = e−σ(E)NH,Gal{e−σ(E[1+z ])NH,1f + (1 − f)}(cutoffpl + powerlaw + zgauss)

と書ける。ここで、σ(E)、NH,Gal、NH,1、fはそれぞれ、視線方向の光電吸収断面積、銀河
吸収の水素柱密度 (1022 cm−2)、部分光電吸収体の水素柱密度 (1022 cm−2)、そして covering

fractionである。
図 3.16は部分光電吸収効果を考慮してフィッティングを行ったときのベストフィットの
結果を示している。表 3.9はその時のフリーパラメータの値である。図 3.16で色分けされ
た破線はそれぞれ、軟X線超過成分（青）、power-law成分（マゼンダ）、反射成分（オレ
ンジ）、鉄輝線（紫）を表している。
表 3.9から、部分光電吸収効果を考慮することで、cutoffpl のベキも正の値を得るこ

とが出来た。また、部分吸収効果を考慮したフィッティングは他の場合 (ここでは diskbb

と powerlaw)でも試したが、cutoffplモデルを使ったケースが一番良くデータを再現し
ていることがわかった。また、硬X線スペクトルの再現も向上している。

TonS180のX線スペクトルの時系列解析ではこの、cutoffplを軟X線超過成分に、ま
た、全体に部分光電吸収効果を考慮したモデルを使うことにした。以後、このモデルを
「Partial-Covering-CUTOFFPLモデル」と呼ぶことにする。

図 3.16: 先の cutoffplモデルに部分光電吸収効果を取り入れてフィッティングした時の
結果。黒はすざくのデータを表し、赤 ·青 ·オレンジ ·紫はそれぞれ、全成分を足し合わ
せたモデル、軟X線超過成分、ベキ関数成分、反射成分、広がった鉄輝線を表す。
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表 3.9: 部分光電吸収効果を取り入れてフィッティングした場合のパラメータの値
Component Parameter Value

ZPCFABS NH (1022 cm−2) 4.9+0.4
−0.5

Covering fraction f 0.50+0.03
−0.04

CUTOFFPL Γsoft 2.61 ± 0.05

Ecutoff (keV) 2.41+1.06
−0.67

Normalization 1.30+0.18
−0.14 × 10−2

POWERLAW Γhard 1.60+0.31
−0.53

Normalization 7.32+7.08
−5.36 × 10−4

PEXRIV Normalization 2.89+4.30
−2.89 × 10−4

ZGAUSS lineE (keV) 6.66+0.17
−0.57

σ (keV) 0.39+1.59
−0.23

Normalization 7.06+17.10
−7.06 × 10−6

χ2/dof 3053.46/2860

3.4.5 降着円盤の反射モデル

これまでは電離したスラブ状の物質からの反射モデルとして pexrivモデルを使用した
が、鉄輝線のエネルギーが高く幅が広がっていることから、反射体はブラックホール近
傍の降着円盤と考えるのが最も自然な解釈である。このようなモデルとして、光電離し
た降着円盤の各所からの連続光反射成分、各種元素の蛍光成分を計算するRelativistic 　
Blurring of Reflection from Highly Ionized Disc Surfaceモデルによるフィッティングも試
した。具体的には releabxテーブルモデルで表される輻射を、ブラックホール周りの相
対論的効果も考慮した kdblurカーネルで畳み込むモデルである。
図 3.17と表 3.10はその時のベストフィットモデルとベストフィットパラメータである。
結果として残差は先に試したいずれのモデルよりも小さくなった。また、図から広がった
鉄輝線のプロファイルが良く再現されていることも分かる。ただし、10 keV以上でのは残
差は大きく、このモデルでも軟X線超過成分 (ここでは cutoffpl)を含める必要があった。
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図 3.17: 光電離した降着円盤の各所からの反射、蛍光成分を計算するRelativistic Blurring

of Reflection from Highly Ionized Disc Surfaceモデルによるフィッティング結果。広がっ
た鉄輝線のプロファイルを示すために、縦軸には E2を掛けている。青、マゼンタ、オレ
ンジの線はそれぞれ軟X線超過成分、ベキ関数成分、そして反射成分を示す。

表 3.10: 電離した降着円盤からの輻射モデルを使った場合のベストフィットパラメータ
Component Parameter Value

CUTOFFPL Γsoft 3.24+0.13
−0.19

Ecutoffpl (keV) 1.66+1.15
−0.74

Normalization 1.96+0.76
−0.47 × 10−2

POWERLAW Γhard 2.27+0.02
−0.03

Normalization 2.77+0.15
−0.29 × 10−3

KDBLUR Index 3(fix)

Rin(G) 19.8+24.9
−3.8

Rout(G) 100(fix)

Incl(deg) 28.9+5.2
−3.4

Normalization (6.48±1.40)×10−8

ξ 398.5+142.2
−63.9

χ2/dof 2879.61/2861
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3.5 時系列解析

3.5.1 ライトカーブ
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図 3.18: TonS180のXISと HXD-PINのライトカーブ。1ビンあたりの時間幅は 5120秒。

図 3.18は XISとHXD-PINのデータを用いて描いた、TonS180のライトカーブである。
上のパネルが XISのデータによるライトカーブで、下のパネルが HXD-PINによるもので
ある。エネルギー範囲はXISとHXD-PINでそれぞれ 0.2-12 keV、15-40 keVで 1ビンあた
りの時間幅は 5120 sである。ここで XISのライトカーブのデータは XIS0、1、3のデータ
を全て足し合わせている。HXD-PINのライトカーブは、デッドタイム補正を施し、Non

X-ray Background(NXB)のフラックスを差し引いている。XISのライトカーブの平均値
は約 3.2 [counts s−1]、HXD-PINの平均値は 0.03 [counts s−1]だった。

XISのライトカーブを見ると、観測を始めてからおよそ 90 ks 付近を境に、スペクトル
の強度が大きく変動している。そこで、この時間を境に前半の時間帯をTZ1、後半をTZ2

として TonS180のスペクトルの変動を調べることにした (図 3.18の緑の破線)。尚、それ
ぞれの時間帯での有効観測時間は 46 ks、80 ksであった。

3.5.2 RMS fractional variation

エネルギー毎のスペクトル変動の時間変動依存性を調べる為に、TonS180のRoot Mean

Square (以下RMS) fractional variationを調べた。RMS fractional variationを Fvar とす
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図 3.19: TonS180の RMSスペクトル。1ビンあたりの時間幅は 512秒。

ると、Fvar は

Fvar =

√
S2 − 〈σ2

err〉
〈X〉2

と書ける。ここで、S2 =データ分散、〈X〉 =個々のデータの平均値と定義される (Edelson

et al. 2002[11])。すなわち、エネルギーの観測値の平均値に対する強度変動を表す。ここ
で、〈σ2

err〉は

〈σ2
err〉 =

1

N
ΣN

i=1σ
2
err,i

N = データ数

で個々のデータの誤差の 2乗の平均値である。この場合のデータはカウントレートであ
る。天体の本質的な強度変動がない場合は、Fvarの値は 0となる。
図 3.19にエネルギーバンドごとの Fvarを示す。1ビンあたり 512 sでビンまとめをして

おり、誤差は 1σで示している。HXD-PIN の Fvarは 1σ信頼限界の上限値である。AGN

の Fvarの形でよく観測されるのは、1-2 keVにピークを持ち、それより高エネルギー側で
はエネルギーが高くなる程小さくなっていくものである。例えば TonS180と同じ部類に
属するMrk335(J. Larsson et al. 2008[23])やNGC4051(Terashima et al. 2008[53])の Fvar

はこの形をしている。ところが、TonS180の Fvarはワイドバンドにわたって平坦な形を
している。これは TonS180のスペクトル変動のエネルギー依存性は小さいことを表して
いる。よって、TonS180のスペクトルは 2成分で構成されていたとしても、両者はほぼ同
時に変動することを示している。
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3.5.3 スペクトル変動

TonS180 のスペクトル変動を調べるにあたって、まず始めに TZ1、TZ2それぞれの時
間帯で作成したX線スペクトルを軟X線超過成分に黒体放射モデル (zbbody)を仮定した
モデル（部分吸収は含めない）でフィッティング を行いその傾向をさぐった。図 3.20に
その フィッティング 結果を、表 3.21にベストフィットの時のパラメータの値を示す。

図 3.20: TZ1,TZ2それぞれの時間帯で作成したスペクトルをフィッティングを行ったとき
のデータとモデル図 (青:軟X線超過成分、マゼンダ :べき関数成分、オレンジ:反射成分、
紫：鉄輝線)。左の図は TZ1の時の X線スペクトルを フィッティング したもの、右の図
は TZ2の時のX線スペクトルを フィッティングしたものである。上のパネルはデータと
モデルを表し、下のパネルはデータとモデルとの比率を表す。

図 3.21: 時間帯TZ1,2のベストフィット時のフリーパラメータの値
Model Parameter TZ1 TZ2

ZBBODY kT(keV) 0.143 ± 0.03 0.145 ± 0.03

Normalization 6.7+0.5
−0.4 × 10−5 5.4 ± 0.3 × 10−5

PL Γ 2.54+0.02
−0.01 2.52 ± 0.01

Normalization 4.32+0.07
−0.06 × 10−3 3.42 ± 0.04 × 10−3

PEXRIV Normalization 7.5 ± 0.5 × 10−3 5.3+0.3
−0.4 × 10−3

ZGAUSS E(keV) 6.63+0.11
−0.14 6.66+0.18

−0.20

σ(keV) 0.097+0.175
−0.097 0.3+0.2

−0.1

Normalization 2.9+3.0
−1.9 × 10−6 4.0+3.1

−2.0 × 10−6

　　　 Flux(0.5-2 keV) 1.19 0.94

(10−11 erg s−1 cm−2)

Flux(2-10 keV) 6.09 4.94

(10−12 erg s−1 cm−2)

Flux(15-40 keV) 2.46 2

(10−12 erg s−1 cm−2)

χ2/d.o.f 2375.01/2218 2748.64/2583

表 3.21から、軟X線超過成分に黒体放射モデルを仮定した場合、黒体放射温度はほと
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んど変わらず、強度だけがフラックスと共に変動している。RMS変化で調べた結果と矛
盾なく、スペクトルの形は大きくかわらずに強度が変化するということを示している。
次に、平均スペクトルの解析で使用したPartial-Covering-CUTOFFPLモデルを使って、
スペクトル変動を調べた。この時、TonS180のスペクトル変動の揺らぎは部分吸収体の
揺らぎによるもので、天体からのX線は変化しないものと仮定してフィッティングを行っ
た。フィッティングの際、

• Partial-Covering-CUTOFFPLモデルで Covering Fraction以外のパラメータを全て
共通にして同時フィットする

• 軟X線超過成分のカットオフエネルギーと鉄輝線の中心値、σの値は固定

• pexriv の Normalization と powerlaw の Normalization の比率は平均スペクトル
で求めた時の値で一定

という条件の下で フィッティング を行った。TZ1と TZ2の同時フィットによって得られ
た結果を図 3.22と表 3.11に示す。表の結果から、TZ1と TZ2の X線スペクトルを同時
フィットしても、そのパラメータの値は Covering fraction f 以外は平均スペクトルで求め
たものと誤差の範囲内で一致している。このことから、TonS180の X線スペクトルの変
動は部分吸収体の揺らぎだけで説明できるといえる。 　　　　　　　　　　　　　　　
　　　　　　　　　　

図 3.22: TZ1、TZ2のX線スペクトルを同じモデルで同時フィットした時のフィッティン
グ結果。赤が TZ1の時のもので、青が TZ2の時のものである。
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表 3.11: 平均スペクトルで求めたPartial-Covering-CUTOFFPLモデルを使い、TZ1、TZ2

の X線スペクトルを同時フィットしたときのベストフィットのパラメータの値。
Component Parameter TZ1 TZ2

ZPCFABS NH (1022 cm−2) 5.0+0.4
−0.3

Covering fraction f 0.36+0.05
−0.04 0.50+0.05

−0.03

CUTOFFPL Γsoft 2.61+0.01
−0.02

Ecutoff (keV) 2.41 (fix)

Normalization 1.25+0.14
−0.08 × 10−2

POWERLAW Γhard 1.37+0.07
−0.09

Normalization 5.9+0.9
−1.2 × 10−4

ZGAUSS line E (keV) 6.66 (fix)

σ (keV) 0.39 (fix)

Normalization 2.10+2.84
−2.10 × 10−6

χ2/dof 5310.19/4492

3.6 観測結果のまとめ
ここではすざくによる、TonS180の観測結果についてまとめる。

• すざくは 2006年 12月 9日から 12日にかけて、約 120 ksの観測を行った

• すざくの HXD-PIN検出器で初めて 15 keV以上の X線スペクトルを検出した

• ワイドバンドのX線スペクトルをベキ関数モデルで近似すると、2 keV以下と 10 keV

以下に超過成分が、また、6.74 keVにピークエネルギーを持つ広がった鉄輝線が見
付かった

• 幅の狭い鉄輝線の存在も調べてみると、有意に検出することが出来ず、等価幅の上
限値が 35 eVと求まった

• 0.25-55 keVのX線スペクトルをよく再現するモデルのひとつとして、軟X線超過成分
にCUTOFFPLを使い、全体に部分光電吸収をかけた「Partial-Covering-CUTOFFPL」
モデルを提示した

• 得られたライトカーブから、ファクターで最大 2倍近くの強度変動を示していた

• 各エネルギーバンドごとの Fractional Variabilityを調べたところ、X 線スペクトル
変動には強いエネルギー依存性がない

• TonS180の X線スペクトルを強度が強い時間帯、弱い時間帯でそれぞれ作成し、
Partial-Covering-CUTOFFPLモデルでフィッティングを行ったところ、スペクトル
変動が部分吸収体の Covering Fractionの違いで説明できることを示した
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3.7 議論
ここでは解析で得られた結果について議論する。

3.7.1 スペクトルの各成分に関して

3.4で示したように、すざくで観測した TonS180の 0.25-55 keVの X線スペクトルは全
体に部分吸収効果を考慮した「Partial-Covering-CUTOFFPL」モデルで良く再現出来る
ことが分かった。このモデルを中心にスペクトルの各成分について見ていくことにする。

ベキ関数型成分

スペクトルフィットから、TonS180はワイドバンドに渡ってベキ Γ ∼ 1.60のベキ関数
成分が存在することが分かった。この値は狭輝線セイファート 1型銀河のベキ関数成分の
べきとしては比較的フラットである。
ベキ関数成分の発生メカニズムはには明らかにされていないが、低エネルギー光子が、
高エネルギー電子と逆コンプトン散乱を起こしてベキ関数型の放射をすると考えられて
いる [14, 71]。熱的な分布を持つ高エネルギー電子がブラックホールの近傍に存在し、低
エネルギ-光子がこの電子と逆コンプトン散乱すると仮定した時、散乱後に出てくる放射
は電子温度と散乱回数の積で決まり、その結果、放射のスペクトルは電子温度で折れ曲が
りを持つベキ関数となる。TonS180のべき関数成分も逆コンプトン散乱によって放射され
たものだとすると、今回 HXDのバンドまで検出されたことは、少なくとも数 10 keV以
上のプラズマが存在していることを示している。

広がった鉄輝線

鉄バンド付近のX線スペクトルを解析したところ、ピークエネルギーが 6.74±0.15 keV、
σ = 0.43+0.21

−0.12 keVの有意に広がった鉄輝線が見付かった。ピークエネルギーの値から、こ
の輝線は He様に電離した鉄元素からの蛍光X線だと考えられる。また得られた σの値か
ら、この広がった鉄輝線の速度を求めると、v ∼ 4.5× 105[km s−1]となった。広がった鉄
輝線を出す物質がブラックホールの周りをケプラー運動していたとすると、この物質は中
心からシュバルツシルト半径の 20倍の領域から出ていることになる。この広がった鉄輝
線はブラックホール近傍の電離した物質からの蛍光X線と考えるのが妥当である。実際、
相対論的降着円盤からの反射モデルで反射連続成分とともに鉄輝線が再現できたことか
ら、降着円盤がもっとも有力な候補となる。

一方、中性鉄からの蛍光X線に相当する 6.4 keVの幅の狭い鉄輝線の存在を調べると、
この輝線は等価幅で上限値しか求まらず (.9.4 eV)、中性鉄輝線の有意な検出は得られな
かった。TonS180の様に幅の狭い鉄輝線が見られない場合、放射された X線が強すぎて
遠方の領域まで光電離している、あるいはそもそも遠方の存在するトーラスなどの構造体
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が想定している立体角をもっていないなどが考えられる。6.4 keVの幅の狭い鉄輝線につ
いては第 4章でより詳しく見ていくことにする。

反射成分

すざくによるHXD-PINのデータから、15 keV以上の硬X線スペクトルが初めて検出さ
れた。これは NXBモデルの不確定性を考慮しても有意な検出である。このデータと XIS

のスペクトルデータを使い、2.5-55 keVの硬X線スペクトルを調べたところ、ベキの値が
同じ (Γ = 2.4)Power law成分と電離した物質からの反射成分で良く再現できることが分
かった。広がった鉄輝線が見られたことから、反射成分もベキ関数型の X線が電離した
物質に当たって反射したものだと考えられる。また、ベキ関数成分に対する反射成分の相
対強度Rが R = 0.94となり、X線発生源から見て反射体はほぼ全面に存在していると考
えられる。

軟X線超過成分

硬X線領域で合わせたモデル (ベキ関数型成分+反射成分)を低エネルギー側に外挿す
ると、モデルからの残差が見られた。本論文ではこの軟X線超過成分に関して複数のモ
デルを試した。多温度黒体放射モデルはこの軟X線超過成分を良く再現するが、黒体放
射温度の温度 0.18 keVは∼ 107M�のブラックホールまわりの標準降着円盤の内縁温度よ
り 4倍程度高い。少なくとも標準降着円盤では説明できない。
一方、べき関数モデル、コンプトン化黒体輻射モデルでは、スペクトルフィットの残差

が大きいことと反射成分が 0になるなどの理由で望ましくない。カットオフつきべき関数
モデルがより適当なモデルと考えている。ただし、カットオフつきべき関数モデルがコン
プトン散乱過程を近似したものだとしても、カットオフのエネルギーに対応する 2.4 keV

の散乱電子雲がどこにあるのかなど物理的描像を得るにはいたっていない。最終的に導入
した部分吸収体の正体も不明である。

3.7.2 TonS180のX線光度の長期変動

図 3.23に今回の観測で得られた光度と過去の衛星で求まった光度との比較を示す。図
3.23を見ると、TonS180の光度はここ 10年近くの間、あまり変化していない。他のセイ
ファート銀河でファクタ程度の長期変動は普通にみられることと比較すると、特徴的で
ある。

TonS180の光度があまり変化していないのは、この章のはじめに記したようにTonS180

がまさにエディントン限界に近い状態にあることを支持しているようにみえる。今回の観
測ではTonS180の 0.25-55 keVの範囲の光度はおよそ 3×1044 [ergs s−1]であった。全波長域
での光度、Bolometric Luminosityは、これの例えば 3-10倍になると仮定すると 1-3×1045

[ergs s−1]。エディントン限界LEddはブラックホールの質量に比例し、Gは重力定数、σT
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図 3.23: 今回の観測で得られた光度と過去の衛星の観測で得られた光度との比較 [6, 46,

54, 59]。

はトムソン散乱断面積、mpは陽子の質量として、

LEdd =
4πGMmp

σT

∼ 1.2 × 1038 ×
(

M

M�

)
[ergs s−1]

と書ける。TonS180のブラックホール質量は 1 ∼ 2 × 107M� なので、エディントン限界
に近い値で光っていることになる。

3.7.3 他のセイファート銀河と比較したTonS180の特徴

今回の観測でみつかった、中心エネルギーの高い、広がった鉄輝線はXMM-Newtonの観
測でも示唆されていた [59]。中心エネルギーは 7.01± 0.31 keV、幅は 0.53+0.50

−0.33 keVであっ
た。図 3.24は、XMM-Newtonの観測データを元に様々なセイファート 1型銀河に関して
（幅の広い）鉄輝線のピークエネルギーと幅σの相関を調べたものである。今回のTonS180

の観測結果は図中の十字点で表示している。この図から、他のセイファート 1型銀河の広
がった鉄輝線のピークエネルギーが 6.30 keV付近に集中しているのに対し、TonS180の
鉄輝線は中心エネルギーが最も高い部類に属していることがよくわかる。

広がった鉄輝線に関するこのような特徴も、Warm Absorberがみられないという特徴
も、TonS180がエディントン限界に近い光度で光っているために電離が進んだとすると定
性的には理解できる。ちなみに、一般的なセイファート 1型銀河、BLS1はエディントン
光度のざっと 1/10程度で光っていると評価されている。TonS180の特徴のうち狭輝線セ
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図 3.24: XMM-Newtonの観測データによる、セイファート 1型銀河の広がった鉄輝線の
ピークエネルギーと幅 (σ)の相関図 (Nandra et al. 2007[38])。

イファート 1型銀河に共通な早い時間変動や、強い軟 X線超過成分が、やはり高い光度
（これは大きな質量降着率を意味する）に起源をもっていると考えるのも自然であろう。
すると、6.4 keVの中性鉄、幅の狭い輝線がみられないこともTonS180の高い光度に原
因があるとみるべきだろうか。このことをさらに検討するために、次章では、多くのセ
イファート 1型銀河に関して 6.4 keVの中性鉄、幅の狭い輝線に関する解析を行うことに
する。
図 3.25に議論での考察を元にして作成した TonS180のX線スペクトルの発生機構の模
式図を示す。
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図 3.25: TonS180の X線発生機構の模式図。X線発生領域からでた X線は表面が電離し
た降着円盤で反射され、広がった鉄輝線と反射成分を出す。また、中心領域の光度が強す
ぎるために、6.4 keVの幅の狭い鉄輝線を放射するはずの中性物質が存在している領域ま
で電離してしまい、6.4 keVの幅の輝線が見られないのだろうか。
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第4章 セイファート 1型銀河の幅の狭い
鉄輝線に関して

この章では 3章で解析した狭輝線セイファート 1型銀河TonS180の解析結果のうち、特
に鉄輝線の特徴、6.7 keV付近に中心をもつ幅の広い輝線がみられた一方で 6.4 keVの幅の
狭い鉄輝線の強度が弱いこと、を受けて、すざくが観測したセイファート 1型銀河に関し
て鉄輝線の系統的な解析を行う。特に、6.4 keVの幅の狭い鉄輝線に注目する。

4.1 セイファート 1型銀河の鉄輝線

図 4.1: ASCAの SISで観測されたセイファー
ト 1型銀河MCG-6-30-15の鉄輝線のプロファ
イル (Tanaka et al. 1995[52])。低エネルギー
側に裾を引いた形をしており、全ゼロ強度幅
は 100,000 km s−1にも達する。

セイファート 1型銀河のX線スペクトル
には、幅の広がった鉄輝線と中性鉄からの
蛍光X線に対応する 6.4 keVの幅の狭い鉄
輝線が観測されることが多い。広がった鉄
輝線に関しては、ブラックホール近傍の降着
円盤を起源とする説が有力である (Fabian

et al. 2000[14])。べき関数成分などのX線
連続成分が完全には電離していないガスに
進入した場合、コンプトン散乱と光電吸収
過程が起こる。この際様々な元素からの蛍
光X線が放射される。特に、鉄元素のKα

に相当する 6.4 keVの輝線が最も強い。こ
れは鉄元素の宇宙元素組成量が大きいため
である [71]。ガスが電離していた場合 (入
射X線自身がガスを電離する場合を含む）、
Kα線のエネルギーは高くなる。
放出される輝線の幅はもともと非常に小

さいが、放射場所がブラックホール近傍で、
かつ、ガスが高速で運動しているとする
と、ドップラー効果とブラックホールから
の重力赤方偏移によって、その形をゆがめ
られ、最終的に低エネルギー側に裾を引い
た非対称な形となる。このゆがんだ鉄輝線
はASCAによる、セイファート 1型銀河MCG-6-30-15の観測で初めて確認された (Tanaka
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et al. 1995[52])。図 4.1はその時の鉄輝線のプロファイルを示している。この結果から、
Tanaka et al. 1995は鉄輝線がシュバルツシルト半径の 3-10倍の領域から出ているものだ
と計算し、降着円盤の最も内側を観測していると考えた。
一方、6.4 keVの幅の狭い鉄輝線はブラックホールからずっと遠方の中性物質から散乱

されたものであると考えられ、その散乱体の候補として、

• 降着円盤 (の外縁)

• 可視光の Broad Line Region (BLR)

• 分子雲トーラス

• 可視光の Narrow Line Region (NLR)

などが考えられている。
例えば、セイファート 1型銀河Mrk 841は XMM-Newtonと Beppo SAX で同時観測さ

れた時、∼ 10時間の間に幅の狭い鉄輝線の強度が数倍変わっていることが分かり、低温
物質からの反射モデルでは簡単に説明できないことが分かった (Petrucci et al. 2002[44])。
また Yaqoob et al. 2003[62]では、Chandraで狭輝線 1型セイファート銀河NGC 7314を
観測し、急激な時間変動を起こす幅の狭い 6.4 keVの輝線の存在を報告している。これら
の観測結果は降着円盤起源を示唆している。
一方 Awaki et al. 1991[2]では、Gingaで 16個のセイファート 1型銀河と 9個のセイ

ファート 2型銀河を観測し、NGC 7674を除く全ての天体で鉄輝線が見付かったと報告し
ている。Awaki et al. 1991ではモンテカルロシミュレーションを行い、その結果から、一
様な分布をしたガス内から X線が等方的に放射したのでは観測結果を説明することが出
来ないと報告している。そして、鉄輝線は分子雲トーラスから出ているものであり、1型
と 2型の違いは天体をトーラスを通して見るかどうかである、と結論付けている。
幅の狭い鉄輝線に関して、最も精度の高い観測は、ChandraのHigh-Energy Transmission

Grating (HETG)による観測である (Yaqoob & Padmanabhan et al. 2004[63])。Yaqoob

& Padmanabhan et al. 2004は 18個のセイファート 1型銀河のデータを解析して、輝線の
ピークエネルギーが ∼ 6.4 keVであること、輝線の幅 (半値全幅、FWHM)が約 2400 km

s−1になることを報告している。この結果から、幅の狭い鉄輝線は降着円盤の外縁部から
か、あるおいはそれよりも遠くにある分子雲トーラスに起因すると結論付けている。
可視光 BLRを起源とする考えも存在する。例えば S. Bianchi et al. 2008[48]では、

ChandraのHETGで 1型セイファート銀河NGC 7213を観測し、鉄輝線の半値全幅 (Full

Width Half Maximum:FWHM)が可視光の Hαの FWHMと一致していることを見出し
た。よって、この天体の幅の狭い鉄輝線の起源は可視光BLRと結論付けている。
以上の様に、幅の狭い鉄輝線の起源にはいくつが説が唱えられているが、どれが正しい

かは未だにはっきりしていない。
また、6.4 keVの幅の狭い鉄輝線は、光度が大きくなる程、等価幅の値が小さくなる傾向

があることが知られている。これはX線天文衛星Gingaによる 37個のAGNの 6.4 keVの
幅の狭い鉄輝線の等価幅を調べた時に初めて発見された。「X-Ray Baldwin Effect」あるい
は、発見者にちなんで「Iwasawa-Taniguchi Effect」とも呼ばれる (Iwasawa & Taniguchi
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et al. 1993[22])。その後、同様の傾向は ASCAやXMM-Newton等の過去のX線天文衛星
による観測でも確認されているが、Radio Loud 　活動銀河核の影響やサンプルのとりか
たなどに関して議論が続いている。
このような傾向が起こる原因として、Nayakshin et al. 2000[39]では、降着円盤表面が

X線で照らされたことによって 6.4 keVのX線強度が影響されることをあげている。しか
し、Page et al. 2004[41]は、幅の狭い輝線はX線発生源からずっと遠方の物質から出てい
るため、照射された反射体の電離の度合によらないはずだと反論している。 ここでは、
すざくで観測されたセイファート 1型銀河のデータを解析して、幅の狭い鉄輝線の起源や
その性質について調べる。

67



4.2 ターゲットの選択
本研究では、すざくで一般公開されているアーカイブデータの中から 35個の 1 型セイ

ファート銀河のデータを選んだ。表 4.1にその一覧を示す。

表 4.1: 解析に使用した 1型セイファート天体
Seq. No 天体の名前 RA DEC redshift z NH,Gal

[h m s] [d m s] [1022 cm−2]

700001010 3C 120 04 33 11.1 +05 21 16 0.0331 0.111

700004010 NGC 4051 12 03 09.6 +44 31 53 0.00216 0.132

700007010 MCG-6-30-15 13 35 53.8 −34 17 44 0.007892 0.0406

700008010 1H 0707-495 07 08 41.5 −49 33 06 0.0411 0.0591

700009010 PG 1211+143 12 14 17.7 +14 03 13 0.0809 0.0274

701003010 IRAS13224-3809 13 25 19.3 −38 24 53 0.066149 0.0478

701011010 PKS0558-504 05 59 47.4 −50 26 52 0.137 0.045

701031010 Mrk 335 00 06 19.5 +20 12 10 0.025418 0.0404

701034010 NGC 4151 12 10 32.6 +39 24 21 0.003262 0.0199

701035010 Mrk 766 12 18 26.5 +29 48 46 0.012662 0.0170

701060010 3C 390.3 18 42 09.0 +79 46 17 0.056159 0.0428

701082010 Mrk 0359 01 27 32.5 +19 10 44 0.01686 0.0479

701084010 Mrk 841 15 04 01.2 +10 26 16 0.03642 0.0238

701093010 Mrk 509 20 44 09.7 −10 43 25 0.034397 0.0413

702001010 NGC 4395 12 25 48.8 +33 32 49 0.00101 0.0137

702014010 Ark 120 05 16 11.4 −00 08 59 0.03230 0.1220

702031010 Mrk 1239 09 52 19.1 −01 36 43 0.019 0.0403

702040010 NGC 4593 12 39 39.4 −05 20 39 0.009 0.0233

702041010 1H 0419-577 04 26 00.8 −57 12 00 0.104 0.0183

702042010 NGC 5548 14 17 59.5 +25 08 12 0.01668 0.0175

702043010 FAIRALL 9 01 23 45.8 −58 48 20 0.047 0.0328

702044010 Mrk 79 07 42 32.8 +49 48 35 0.022 0.0573

702057010 4C+74.26 20 42 37.3 +75 08 02 0.103999 0.1210

702075010 SWIFTJ0318.7+6828 03 18 19.0 +68 29 32 0.0901 0.351

702113010 IC 4329A 13 49 19.2 −30 18 34 0.015144 0.0442

702114010 RBS 1124 12 31 36.4 +70 44 14 0.208 0.017

702117010 Ark 564 22 42 39.3 +29 43 31 0.024917 0.0627

703014010 SWIFTJ0501.9-3239 05 19 35.8 −32 39 28 0.012666 0.0178

703015010 SWIFTJ2009.0-6103 20 08 46.9 −61 06 00 0.014884 0.0419

703022010 NGC 3227 10 23 30.6 +19 51 54 0.00365 0.0213

703028010 NGC 7469 23 03 15.6 +08 52 26 0.01588 0.0486

703060010 MCG-02-14-009 05 16 21.2 −10 33 41 0.028 0.0931

704062010 NGC 3516 11 06 47.5 +72 34 07 0.008816 0.0294

704063010 NGC 3783 11 39 01.7 −37 44 19 0.009647 0.0826
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また比較の為にセイファート 2型銀河 8個、クェーサー 2個、ブレーザー天体 6個も解
析した。表 4.2 ∼ 表 4.4にその天体の一覧を示す。

表 4.2: 解析に使用した 2型セイファート天体
Seq. No 天体の名前 RA DEC redshiftz NH,Gal

[h m s] [d m s] [1022 cm−2]

700002010 MCG-5-23-16 09 47 40.1 −30 56 56 0.008226 0.0796

701001010 NGC 4418 12 26 54.6 −00 52 39 0.007048 0.0208

701030010 NGC 5506 14 13 14.9 −03 12 27 0.006068 0.0373

701036010 CIRCINUS GALAXY 14 13 09.9 −65 20 21 0.001 0.578

701039010 NGC 1068 02 42 40.7 −00 00 48 0.003786 0.0349

701050010 Mrk 273 13 44 42.1 +55 53 13 0.037242 0.011

702124010 Mrk 110 09 25 12.9 +52 17 11 0.035398 0.0142

703031010 ESO 103-G 035 18 38 20.3 −65 25 39 0.013249 0.0732

表 4.3: 解析に使用したクェーサー天体
Seq. No 天体の名前 RA DEC redshift z NH,Gal

[h m s] [d m s] [1022 cm−2]

701012010 KAZ 102 18 03 28.8 +67 38 10 0.135407 0.0452

701056010 PDS 456 17 28 19.8 −14 15 56 0.184 0.200

表 4.4: 解析に使用したブレーザー天体
Seq. No 天体の名前 RA DEC redshift z NH,Gal

[h m s] [d m s] [1022 cm−2]

700012010 PKS2155-304 21 58 52.0 −30 13 32 0.117 0.0171

701024010 Mrk 421 11 04 27.3 +38 12 32 0.03 0.0143

701027010 Mrk 501 16 53 52.2 +39 45 37 0.033664 0.0167

701073010 BL LACERTAE 22 02 43.3 +42 16 40 0.0688 0.244

702008010 OJ 287 FLARE 08 54 48.9 +20 06 31 0.306 0.0305

702070010 3C 273 12 29 06.7 +02 03 09 0.15834 0.0179
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4.3 解析の方法
鉄バンド付近の X線スペクトルを調べるために、以下の方法で解析した。

1. まずは、4.5-7.5 keVのX線スペクトルを、銀河吸収 (wabs)を掛けたベキ関数 (powerlaw)

だけでフィッティングした。4.5-7.5 keVの範囲に限定したのは、低エネルギー側の
軟X線超過成分やWarm Absorber等の寄与を避けるためである。

2. 次に、ブラックホールの遠方からの中性物質からの輝線を仮定したガウシアンを加え
てフィッティングをやり直した。ここではガウシアンのピークエネルギーは 6.4 keV、
σは 0.01 keVに固定している。

3. 最後に 2つ目のガウシアンと吸収端モデル (zedge)を加えてフィッティングを行っ
た。ここで 2つ目のガウシアンはブラックホール近傍の広がった鉄輝線を、吸収端
モデルは鉄吸収端を仮定している。なお、広がった鉄輝線のピークエネルギー、σ、
そして吸収エネルギーはそれぞれ、

6 ≤ Epeak ≤ 7[keV]

0 ≤ σ ≤ 1[keV]

7 ≤ Eabs ≤ 7.5[keV]

に限定した。

4.4 観測結果のまとめ

4.4.1 X線観測結果

図 4.2 ∼ 図 4.5に今回のフィッテイングの結果を示す。フィッティングの結果はデータ
に対するモデルの比率で示している。上段の図は powerlawだけの時、中段は幅の狭い鉄
輝線を加えた時、下段は広がった鉄輝線と鉄吸収端を加えた場合である。フィッティング
は FI-CCDのスペクトルデータと BI-CCDのスペクトルデータを使って同時フィットを
行った。FI-CCDのスペクトルは XIS0、(2)、3のスペクトルを足し合わせたものであり、
BI-CCDのスペクトルは XIS1のスペクトルである。それぞれのスペクトルは 1ビンあた
り少なくとも 25カウントあるようにした。本論文では、FI-CCDのスペクトルだけの結
果を載せている。尚、フィッティングの際、視線方向の銀河吸収と赤方偏移 zの値は固定
して行った。
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4.2.1 3C 120 4.2.2 NGC 4051 4.2.3 MCG-6-30-15

4.2.4 1H0707-495 4.2.5 PG 1211+143 4.2.6 IRAS13224-3809

4.2.7 PKS0558-504 4.2.8 TonS180 4.2.9 Mrk 335

4.2.10 NGC 4151 4.2.11 Mrk 766 4.2.12 3C 390.3

図 4.2: セイファート 1型銀河のフィッティング結果。上段 (黒)は powerlawだけでフィッ
ティングを行ったときのデータとモデルとの比率を示す。中段 (赤)は powerlawに 6.4 keV

の幅の狭い鉄輝線を加えた時のデータとモデルとの比率を示す。下段 (青)は更に広がっ
た鉄輝線と鉄吸収端を加えた時のデータとモデルとの比率を示す。
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4.2.13 Mrk 359 4.2.14 Mrk 841 4.2.15 Mrk 509

4.2.16 NGC 4395 4.2.17 Ark 120 4.2.18 Mrk 1239

4.2.19 NGC 4593 4.2.20 1H0419-577 4.2.21 NGC 5548

4.2.22 FAIRALL 9 4.2.23 Mrk 79 4.2.24 4C+74.26

4.2.25 SWIFTJ0318.7+6828 4.2.26 IC4329A 4.2.27 RBS1124

図 4.2: セイファート 1型銀河のフィッティング結果

72



4.2.28 Ark 564 4.2.29 SWIFTJ0501.9-3239 4.2.30 SWIFTJ2009.0-6103

4.2.31 NGC 3227 4.2.32 NGC 7469 4.2.33 MCG-2-14-9

4.2.34 NGC 3516 4.2.35 NGC 3783

図 4.2: セイファート 1型銀河のフィッティング結果
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4.3.1 MCG-5-23-16 4.3.2 NGC 4418 4.3.3 NGC 5506

4.3.4 CIRCINUSGALAXY 4.3.5 NGC 1068 4.3.6 Mrk 273

4.3.7 Mrk 110 4.3.8 ESO103-G035

図 4.3: セイファート 2型銀河のフィッティング結果
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4.4.1 KAZ 102 4.4.2 PDS 456

図 4.4: クェーサーのフィッティング結果

4.5.1 PKS 2155-304 4.5.2 Mrk 421 4.5.3 Mrk 501

4.5.4 BLLACERTAE 4.5.5 OJ287FLARE 4.5.6 3C 273

図 4.5: ブレーザー天体のフィッティング結果

表 4.5 ∼ 表 4.7に wabs×zedge×(powerlaw+zgaussnarrow+zgaussbroad)でフィッティン
グした時のベストフィットパラメータを載せる。
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4.4.2 各種観測量との比較

ベストフィットモデルから、輝線の等価幅、光度等を求め、以下の関係を調べた。

光度と幅の狭い鉄輝線の強度の関係
これまで、Gingaや ASCA、XMM-Newton、そして Chandraの観測結果から、幅の狭
い鉄輝線の強度 (等価幅)が光度が大きくなる程、弱くなっていく蛍光、すなわち、X-Ray

Baldwin Effectが確認されてきた。すざくの観測結果からもX-ray Baldwin Effectが見ら
れるか検証する。また、広がった鉄輝線の強度に対しても同様の傾向が見られるか調べ
る。尚、光度を求めるときに宇宙定数は 70 km s−1 Mpc−1、Λ = 0.73とした。2-10 keVの
光度と鉄輝線の等価幅の関係を図 4.6、図 4.7に示す。

黒は 1型セイファート銀河、赤は 2型セイファート銀河、緑はクェーサー、青はブレー
ザー天体を示している。幅の狭い鉄輝線は光度が大きくなる程、等価幅の値が小さくなっ
ていく傾向、すなわち、「X-ray Baldwin Effect(Iwasawa-Taniguchi Effect)」[22]が見られ
る。一方、広がった鉄輝線はその関係が見られない。
この結果からセイファート 1型銀河の幅の狭い鉄輝線の等価幅と 2-10 keVの光度の関
係を求めると、両者の間には EWnarrow ∝ L−0.4±0.3の関係があることが分かった。この
結果は Iwasawa et al. 1993(EWnarrow ∝ L−0.20±0.03)の結果と比べると、ベキの値が少し
高くなっている。しかし誤差の範囲も考慮すると両者の値は矛盾しない。P. Jang et al.

2006[45]では、Cahndraの HETGによる観測と XMM-Newtonによる観測から、34個の
セイファート 1型銀河についてEWnarrow ∝ L−0.10±0.05の関係があることを報告している。
ChandraやXMM-Newtonの観測結果と比べてもすざくの結果は勾配が少し急であること
が分かる。
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図 4.6: 2-10 keVの Luminosityと幅の狭い鉄輝線の等価幅との関係
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図 4.7: 2-10 keVの Luminosityと広がった鉄輝線の等価幅との関係
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可視光のBLRと鉄輝線強度の関係
X-Ray Baldwin Effectが起こる原因として、視線方向の可視光BLRの占める領域が光
度が大きくなる程少なくなっていく、という考えがある。しかし、Page et al. 2004[41]

は XMM-Newtonで観測した 51個のセイファート 1型銀河のスペクトル解析を行い、水
素のバルマー線の FWHMと幅の狭い鉄輝線の等価幅との間に相関がないことを報告して
いる。TonS180も含めた、すざくで観測した 35個のセイファート銀河についても同様の
ことが言えるのか、すざくで観測した場合について、水素のバルマー線の FWHMの値と
幅の狭い鉄輝線の等価幅の間の関係を調べる。また、広がった鉄輝線のピークエネルギー
と可視光BLRの FWHMの関係に付いても調べた。図 4.8、4.9、4.10にその結果を示す。
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図 4.8: 水素のバルマー線Hβの FWHMと幅の狭い鉄輝線の等価幅との関係

図 4.8と図 4.9は水素のバルマー線Hβの FWHM[km s−1]に対して幅の狭い鉄輝線と広
がった鉄輝線の等価幅の値をプロットしたものである。FWHMの値はBoller et al. 1996[5]、
Dewangan et al. 2002[8]、Gallo et al. 2006[18]、M. Vestergaard et al. 2002, 2006[35, 36]、
S. Collin et al. 2006[50]、Wang & Lu et al. 2001[60] を参考にした。色分けしてあるの
はどちらも光度ごとに分類しているためである。黒が 1040 < LX < 1041、赤が 1041 <

LX < 1042、マゼンダが 1042 < LX < 1043、青が 1043 < LX < 1044、そしてオレンジが
1044 < LX < 1045を示している。

幅の狭い鉄輝線の方は FWHMの値が大きくなる程、等価幅の値が大きくなっていく傾
向が見られる。そこで、この FWHMHβ

と等価幅の値がどれだけ相関しているか、相関係
数を求めることで調べた。相関係数 rは

r =
NΣxiyi − ΣxiΣyi

[NΣx2
i − (Σxi)2]1/2[NΣy2

i − (Σyi)2]1/2
(4.1)
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図 4.9: 水素のバルマー線Hβの FWHMと広がった鉄輝線の等価幅との関係

図 4.10: 水素のバルマー線Hβの FWHMと広がった鉄輝線のピークエネルギーとの関係

と書ける。1に近ければ正の相関、-1に近ければ負の相関、ゼロなら相関がないことを意
味する。この式に則って 1042 < LX < 1043、1043 < LX < 1044、1044 < LX < 1045の時、
及び全体での相関係数を求めた。光度が 1042以下のもの (黒と赤で示した点)、及び等価
幅の値が上限値しか求まらなかったもの (青の矢印)はデータが一つしかないので計算に
は用いなかった。ただし、黒と赤のデータは全体の相関係数を求めるときには計算に含め
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表 4.8: FWHMHβ
と幅の狭い鉄輝線の等価幅の相関係数

LX 相関係数

1042 < LX < 1043 0.85

1043 < LX < 1044 -0.08

1044 < LX < 1045 0.22

average 0.18

ることにした。表 4.8にその結果を示す。表から、光度の値が 42< LX <43の範囲にある
ものは強く相関していることが分かる。ところが、全体で相関係数を見ると、相関が見ら
れない。
一方、広がった鉄輝線の方はその傾向が見られない。相関係数を求めると、相関係数

は-0.21となった。ただし、広がった輝線が有意に見えている値のみを使った。図 4.10は
水素のバルマー線Hβの FWHM[km s−1]に対して広がった鉄輝線のピークエネルギーを
プロットしたものである。この 2つの測定量でも相関係数を求めると、相関係数は-0.11

となり、広がった鉄輝線の等価幅と同様、相関が見られなかった。

NLS1とBLS1との比較
セイファート 1型銀河だけに着目して、狭輝線1型セイファート銀河 (Narrow Line Seyfert

1:NLS1)と広輝線 1型セイファート銀河 (Broad Line Seyfert 1: BLS1)との系統的な違い
が見られないか、光度に対して広がった鉄輝線のピークエネルギーの値をプロットして両
者の違いを調べた。図 4.11にその結果を示す。尚、ここでは水素のバルマー線の FWHM

の値が 2000 km s−1未満のものを NLS1、それ以上のものを BLS1とする。
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図 4.11: 2-10 keVの Luminosityと広がった鉄輝線のピークエネルギーとの関係水素のバ
ルマー線Hβの FWHM
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図 4.11は、1型セイファート銀河について、2-10 keVの光度に対して広がった鉄輝線の
ピークエネルギーの値をプロットしたものである。狭輝線 1型セイファート銀河を赤、広
輝線 1型セイファート銀河を青で示している。この図から、光度が大きくなる程、1型セ
イファート銀河の広がった鉄輝線のピークエネルギーは高くなっていく傾向が見られる。
この 2つの相関係数を求めると 0.97となり、強く相関していることが分かった。尚、狭
輝線 1型セイファート銀河、広輝線 1型セイファート銀河それぞれで相関係数を求める
と、それぞれの場合で 0.04、0.02となり、個別に見ると相関が弱いことが分かった。ま
た、セイファート 1型のエネルギーピークと光度との間の線形性を調べると、狭輝線 1型
セイファート銀河のデータだけの時は傾きが 0.28であり、広輝線 1型のデータだけの時
は 0.12、セイファート 1型全体で 0.18となった。光度に対して広がった鉄輝線のピーク
エネルギーが高くなるのは、光度が明るくなるほど散乱体の電離が進み最内殻の電子を原
子核から引き離しにくくなるからだと考えられる。

4.5 議論
X線で AGNを観測した時、中性鉄からの蛍光 X線がしばしば観測される。この輝線

の特徴として、(i)6.4 keV付近をピークに持つ、(ii)非常に輝線幅が狭い (FWHMにして
数 ∼ 数十 (km s−1)が挙げられる。この輝線はブラックホールのずっと遠方にある低温物
質から散乱されて出てきたものと考えられ、その散乱体の候補として (ア)降着円盤外縁、
(イ)可視光BLR、(ウ)分子雲トーラスが考えられている。

Fabian et al. 2002[15]はXMM-Newtonを使ってセイファート 1型銀河MCG-6-30-15を
およそ 325 ksの長時間観測を行い、有意な広がりを持った 6.4 keV付近をエネルギーピー
クに持つ鉄輝線の存在を明らかにした。Fabian et al. 2002はこれはブラックホールから
離れた領域の降着円盤から出てきたものと結論付けている。また降着円盤を起源とする
とMrk 841で見られた、時間変動をする幅の狭い鉄輝線の存在も裏付けることができる
(Petrucci et al. 2002[44])。

ChandraやXMM-Newtonの観測結果は分子雲トーラスを起源とする考え方を支持して
いる (Yaqoob & Padmanabhan et al. 2004[63])。Chandraの HETGによる観測から、幅
の狭い鉄輝線のピークエネルギーが 6.4 keVで輝線幅が FWHM∼2400 km s−1であること
を求め、その結果から輝線の起源が重力半径の数千倍かそれ以上、すなわち、降着円盤外
縁か分子雲トーラスが起源であると考えている [37, 63]。
以上の様に、幅の狭い鉄輝線の起源はいくつか存在すが、どれが正しいのかは分かって

いない。そこで、4.4で解析したすざくのデータを使って、幅の狭い鉄輝線の起源が何な
のか検討することにした。
ここでは、横軸にブラックホールからの距離、縦軸にガス密度をとって、幅の狭い鉄輝
線の起源と考えられている領域 (降着円盤、可視光BLR、分子雲トーラス)がどこに位置
するか調べることで、起源の検証を行った。ガス密度を求めるに当たって、降着円盤の電
離の度合を測る電離度パラメータ ξを使うことにした。3.4.1で述べた様に、電離度パラ
メータ ξは

ξ =
L

n · r2
[ergs s−1 cm] (4.2)
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表 4.9: 中心のブラックホールの質量を 108M�(M�は太陽質量)と仮定したときの、降着
円盤、BLR、分子雲トーラスの内半径、NLRのブラックホールからの距離 (Urry et al.

1995[57])。重力半径は式 4.4から ∼ 1.5 × 1013 [cm]になる。
ブラックホールからの距離 (cm) R = r/rg

降着円盤 1-30 × 1014 6 ∼ 200

Broad Line Region (BLR) 2-20 × 1016 103 ∼ 104

分子雲トーラス ∼ 1017−18 104 ∼ 105

Narrow Line Region (NLR) 1018−20 105 ∼ 107

と書き表すことができる。Lは ionizing luminosity、nはガス密度、rはブラックホールか
らの距離である。式 4.2から、

n =
L

ξ · r2
[cm−3] (4.3)

ここで、距離 rを重力半径 rgで無次元化した。重力半径 rgは

rg =
GM

c2
∼ 1.5 × 105

(
M

M�

)
[cm] (4.4)

と書ける。M はブラックホールの質量、M�は太陽の質量である。Urry et al. 1995[57]

から、ブラックホールの質量をM = 108M�と仮定したときの降着円盤の領域の大きさ、
BLR、分子雲トーラスの内半径、NLRのブラックホールからの距離を表 4.9にまとめた。
R = r/rgとして、式 4.3に代入すると

n =
L

ξ · (R · rg)2

=
L

100 ·
{

1.5 × 105
(

M
M�

)
· R

}2 [cm−3]
(4.5)

計算を簡単にするために、ξの値は 100に固定、ionizing luminosityはエディントン光度
の 10分の 1と仮定した。ξ . 100の時は蛍光X線を出す物質が電離がほとんど進んでい
ない、あるいは中性の状態であることを示す (Fabian et al. 2000[14])。

L = 0.1LEddを式 4.5に代入すると、

n ∼
0.1 × 1.2 × 1038

(
M

M�

)
100 ·

{
1.5 × 105

(
M

M�

)
· R

}2

∼ 5 × 1024

(
M

M�

)−1

· R−2[cm−3]

(4.6)

となる。例えば、ブラックホールの質量を 108M�と仮定すると式 4.6は

n ∼ 5 × 1016

R2
[cm−3] (4.7)
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図 4.12: 横軸に中心ブラックホールからの距離 (及びケプラー速度)、縦軸にガス密度を
取った時に、幅の狭い鉄輝線の起源とされる領域がどのあたりに来るかを示した図。赤の
線は緑の線はM = 108M�の時の、ブラックホールからの距離に対するガス密度の分布、
緑の線はM = 106M�の時の、ブラックホールからの距離に対するガス密度の分布を示
す。矢印は ChandraのHETG観測によって求まった、FeKαの FWHMを示す (Yaqoob et

al. 2004[63])。

となる。また、ブラックホール回りのガスのケプラー速度 vKを求めると

vk =

√
GM

r
=

c√
R

(4.8)

である。
図 4.12は式 4.6に基づいて、横軸に中心のブラックホールからの距離 (rgで無次元化)·

ケプラー速度、縦軸にガス密度を取った時、幅の狭い鉄輝線の起源と考えられている領
域がどこに存在するかを示したものである。赤の線と緑の線はそれぞれ、M = 108M�、
M = 106M� の場合を示す。また、Yaqoob et al. 2004[63]の Chandraによる観測から、
6.4 keVの幅の狭い鉄輝線の FWHMの値も矢印で示している。以下、ぞれぞれの場合に
ついて検討していく。
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降着円盤を起源とした場合
まず、降着円盤に着目して考える。表 4.9から、降着円盤の領域は 6 ≤ R . 200と考え

られる。式 4.6から降着円盤のガス密度は 1012 . n . 1015(M = 108M�)となる。尚、3

章で解析した TonS180の広がった鉄輝線から、この輝線を出す物質がケプラー運動をし
ていると仮定してその場所でのガス密度を求めると、n ∼ 2.7 × 1013[cm−3]となり、上記
の範囲を満たす。降着円盤内ではガス粒子は全てケプラー運動をしていると仮定して、幅
の狭い鉄輝線が R ∼ 200から出ているとすると、その付近でのケプラー速度は式 4.8か
ら、∼ 2× 104[km s−1]となる。これは ChandraのHETG観測で得られた、幅の狭い鉄輝
線の平均の FWHM = 2380 ± 760 [km s−1][63]を満たさない。また、Page et al. 2004[41]

でも、Chandraの観測から、幅の狭い鉄輝線の FWHMが FWHM<5000 km s−1であると
述べていることから、降着円盤の外縁を起源だとすると、矛盾が生じる。

可視光BLRを起源とした場合
次に可視光の BLRを起源とする場合を考える。可視光の BLRを考えた場合、幅の狭

い鉄輝線は表 4.9から 103 . R . 104から出ていると考えられる。ガス密度は 5 × 108 .
n . 5× 1012になる。これは Ferland et al. 1992[16]で書かれている、可視光の BLRの平
均密度∼ 1012[cm−3]を満たす。
可視光 BLRを起源だとすると、Chandraの HETG観測から、6.4 keVの幅の狭い鉄輝
線の速度は図 4.12で 10−3 . v/c . 10−2となる。これはブラックホールからの距離に換算
すると 104 . R . 106に相当し、可視光BLRの領域を含む。したがって、6.4 keVの幅の
狭い鉄輝線の起源として可視光BLRは十分に考えられる。可視光BLRを起源とすると、
今回すざくの観測データからも X-Ray Baldwin Effectが確認できたことから、この傾向
が X線発生源から見た可視光BLRのCovering factorが、光度の増加と共に減少していく
と考えることで説明出来る (Jang et al. 2006[45])。

EW = 42

(
fc

0.35

) ( ωK

0.34

) (
AFe

4.68 × 10−5

)(
NH

1023cm2

)
×

(
3.2

Γ + 1.646

)(
EK

7.11

)(
EKα

EK

)Γ

eV

(4.9)

式 4.9は中心から球対称に分布した幅の狭い鉄輝線の等価幅を近似するための計算式で
ある (Yaqoob et al. 2001[61])。それぞれのパラメータは、可視光BLRが中心を覆ってい
る割合 (fc)、鉄K 殻の蛍光収率 (ωK∼0.34:中性鉄)、水素に対する鉄元素の組成比 (AFe)、
散乱体 (ここでは可視光 BLR)の柱密度 (NH)、ベキ関数成分の勾配 (Γ)、吸収端エネル
ギー (EK)、中性鉄輝線のピークエネルギー (EKα)を表す。今計算を簡単にするために、
ωK = 0.34、AFe = 4.68 × 10−5、NH ∼ 3 × 1023cm2とすると式 4.9は

EW = 126

(
fc

0.35

)(
3.2

Γ + 1.646

)(
EK

7.11

)(
EKα

EK

)Γ

eV (4.10)

となる。NH ∼ 3 × 1023cm−2は、幅の狭い鉄輝線の起源が可視光BLRであるとはっきり
分かっている、1型セイファート銀河NGC 7213の幅の狭い鉄輝線の等価幅を求める時に
仮定した、可視光BLRの柱密度の値を採用した (S. Bianchi et al. 2008[48])。すざくの観
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図 4.13: 横軸に 2-10 keVの光度 (log表示)、縦軸に可視光BLRの fcを取り、すざくの解
析結果から fcを求め、プロットしたもの。図中の実線の傾きは-0.08である。

測結果から、幅の狭い鉄輝線の等価幅が求まっているので、式 4.10から逆に fcを求める
ことが出来る。
図 4.13はすざくの解析結果を元に、式 4.10から可視光BLRの fcを求め、2-10 keVの光

度に対してプロットしたものである。サンプルに使った天体は全てセイファート 1型であ
る。図から光度と fcとの間には明らかに反相関関係があることが分かる。式 4.1から相関
係数を求めても、r ∼ −0.58であった。また、この図から fcと光度との間には fc ∝ L−0.08

X

の関係があることも分かった。よって、光度が上がるにつれて可視光が占める割合は小さ
くなっていくと考えられる。
もし幅の狭い鉄輝線の起源が可視光BLRに由来するものだとしたら、等価幅はその大

きさ (中心からの距離)にも影響されるはずである。Kaspi et al. 2005[26]では 2-10 keV

の光度 LXと可視光BLRの大きさRBLRとの間に RBLR ∝ L0.7±0.1
X の関係があると述べて

いる。
すざくの解析結果から、光度と等価幅の間には反相関の関係があることが分かったの

で、RBLRと幅の狭い鉄輝線の等価幅との間にも何らかの相関が見られるはずである。そ
こで、Kaspi et al. 2005で使われた RBLRの値を用いて BLRの大きさが分かっている天
体を調べ、BLRの大きさと今回のすざくの解析で求めた幅の狭い鉄輝線の等価幅との関
係を調べてみた。図 4.14は可視光BLRの大きさを横軸に取った時、セイファート 1型銀
河の幅の狭い鉄輝線の等価幅の値がどこに来るかをプロットしたものである。図 4.14よ
り、可視光BLRの大きさと幅の狭い鉄輝線の等価幅の間には明らかな反相関関係が見ら
れる。相関係数を求めても r = −0.4であった。また実線の傾きは-0.54であり、したがっ
て EWnarrow ∝ R−0.54

BLR の関係があることが分かった。この結果から、幅の狭い鉄輝線は
BLRの大きさ (中心からの距離)にも依存すると考えられる。
これらの考えに基づいて TonS180の場合を考えてみると、TonS180の幅の狭い鉄輝線

が弱いのは中心の光度が強すぎて可視光BLRの電離が進み (ξ > 100)、中性鉄輝線を出す
可視光BLRの fcが非常に小さくなっているからか、可視光BLRの中心からの距離が大
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図 4.14: 可視光BLRの大きさ (単位:光日)に対して幅の狭い鉄輝線の等価幅の相関をみた。

きすぎるためだと考えられる。実際、TonS180のBLRの距離は 100light daysと見積もら
れており [56]、典型的な BLS1に比べると比較的大きい。また、狭輝線セイファート 1型
銀河の可視光輝線幅が狭いひとつの理由として、可視光BLRの中心からの距離が大きい
ためという説がある。距離が大きいのは中心核が明るすぎて近い領域は電離がすすみすぎ
るためというのは自然な説明に思える。TonS180はそのクリアな一例といえるかもしれ
ない。

分子雲トーラスを起源とした場合
分子雲トーラスを起源とすると、表 4.9から幅の狭い鉄輝線は 104 . R . 105から出

ていると考えられる。式 4.7から分子雲トーラスのガス密度を求めると、5 × 106 . n .
5 × 108[cm−3]となる。分子雲トーラスを起源とした時も、可視光 BLRの場合と同様、
Chandraの観測を満たす。よって分子雲トーラスを起源だとする考えも捨て難い。
分子雲トーラスを起源とした場合、セイファート 1型銀河で幅の狭い鉄輝線の等価幅が
高い (∼ 200 eV)天体が存在する理由を説明することが出来る。強度が強い (等価幅が高
い)輝線を出すには鉄元素が太陽組成比以上あるか、非等方的に輝線を出す物質の存在が
必要になる。パーセク規模の分子雲トーラスからの輝線だと、この条件を満たすことがで
きる。なぜなら、放射領域からトーラスを見たとき、その立体角が大きければ、等価幅は
50 eV程増えるからである [63]。
分子雲トーラスの立体角が大きければ幅の狭い鉄輝線の強度が高くなる、ということ

は、幅の狭い鉄輝線の等価幅はブラックホールから見たときのトーラスの立体角に依存す
ると考えられる。
立体角が小さいというのは、放射領域を覆うトーラスの高さが低いことを意味する。

トーラスの物理状態は可視光BLRのそれとはかなり異なり、中心の光度が強すぎ、トー
ラスを構成する物質の電離が進んでしまうという考えで説明できるのかどうか不明では
あるが、中心からの強い光を受けてそれまで中性だった物質が昇華され、中性物質の量が
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図 4.15: 全ての AGNに対して埋もれた AGNがどれだけ占めるかを光度別にプロットし
たもの。破線は埋もれた度合を水素柱密度の関数で表したときのベストフィットモデル
(Ueda et al. 2003[58])。

減っていくことは十分考えられる。トーラスの規模は光度が上がるにつれて小さくなって
いき、トーラス越しに見る「埋もれた」AGNの割合は小さくなるはずである。実際、Ueda

et al. 2003[58]は HEAO 1、ASCA、Chandraの観測データを元に、「埋もれた」AGNの
AGN全体に占める割合が光度と共に減少していくと結論付けている (図 4.15)。
中心の光度が強いセイファート 1型銀河やクェーサー等で分子雲トーラスがより偏平、

あるいは希薄になるとすれば X-Ray Baldwin Effectも自然に説明できる。第 3章で解析
した TonS180の幅の狭い鉄輝線が上限値しか観測されなかったことは、この天体でトー
ラスに相当する構造が極端に偏平あるいは希薄になっていると推測できる。そうだとする
と、TonS180のような狭輝線セイファート 1型に対応する狭輝線セイファート 2型銀河は
みつけぬくいことが予言される。

可視光NLRを起源とした場合
可視光NLRだと、表4.9から幅の狭い鉄輝線は 105 . R . 107から出ていることになる。

その領域でのガス密度は 5× 102 . n . 5× 106となる。これはKoski et al. 1978[27]で報
告されている可視光のNLRの平均密度∼ 2× 103[cm−3]と矛盾しない。しかし、Chandra

のHETG観測からの結果を考えると、可視光NLRの可能性は無きにしもあらずだが、可
視光BLRや分子雲トーラスの場合と比べると可能性は低い。
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第5章 まとめ

本論文についてのまとめを述べる。

• 狭輝線 1型セイファート銀河TonS180、及びその他のセイファート 1型銀河をすざ
く衛星を用いて解析を行った。

• TonS180の 2.5-12 keVの全観測時間の平均スペクトルを Power law(べき関数) で
フィッティングを行ったところ、2 keV以下、及び 10 keV以上に超過成分、6-7 keV

付近にピークエネルギーが 6.74 ± 0.15 keV、σ = 0.43+0.21
−0.12の広がった鉄輝線が検出

された。すざくで検出されたこの輝線は 2000年のXMM-Newtonの観測の結果と矛
盾しない。また、ブラックホールから遠方にある中性物質からの鉄輝線に相当する
6.4 keVの幅の狭い鉄輝線を求めたところ、有意な検出は得られず、上限値 (90%)が
等価幅で 35 eVとなった。

• 2.5-55 keVの硬X線スペクトルをべき関数モデルと電離した物質からの反射成分モ
デル、そしてガウシアンモデルで近似したところ、HXD-PINのNXB不確定性の範
囲内でこのモデルで良く再現できた。

• 2k̇eV以下の超X線過成分に 4つのモデル (diskbb、powerlaw、compbb、cutoffpl)
を仮定してそれぞれの場合で 0.25-55 keVの X線を再現しようとしたところ、どの
モデルでも 2 keV以下の超過成分を改善することが出来たが、

1. 黒体放射温度が高すぎる (diskbbモデル)

2. 鉄輝線成分が見えているのに、反射成分が見られない (compbbモデル ·powerlaw
モデル)

3. データとモデルとの合いは最も良かったが、軟X線超過成分のスペクトルのベ
キの値が負になって不自然 (cutoffplモデル)

という問題が残った。最終的に、cutoffplモデルにスペクトル全体に部分吸収効果
を考慮したモデルでフィッティングしたところ、TonS180の 0.25-55 keVのX線スペ
クトルを再現することが出来た。

• TonS180のライトカーブを調べたところ、観測時間中で最大約 2倍の強度変動が見
られた。また、Fractional Variability amplitudeを求めたところ、ワイドバンドに
渡って平坦な形をしていることが分かった。
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• 全観測時間を強度が強い時間帯と弱い時間帯に分けてTonS180の強度変動を調べた
ところ、この天体の強度変動は TonS180自身のX線スペクトルは変わらず、視線方
向の部分吸収体の揺らぎだけで説明できることが分かった。

• すざくで観測されたセイファート 1型のX線スペクトルを系統的に解析したところ、
光度に対して 6.4 keVの幅の狭い鉄輝線の強度が反相関の関係になる傾向、すなわち、
X-Ray Baldwin Effectが確認された。この 2つの測定量の間にはEW ∝ L−0.4±0.3の
関係があることが分かった。

• セイファート 1型銀河に関して、光度と広がった鉄輝線のピークエネルギーとの間
の相関を調べてみると、強く相関していることが分かった。これは中心の光度が強
いほど物質の電離が進み、最内殻の電子を原子核から引き離すのにより高いエネル
ギーが必要だからであると考えた。

• すざくの解析結果から、幅の狭い鉄輝線の起源を検討した結果、可視光BLR、ある
いは分子雲トーラスが有力な候補だと考えた。このことを受けて、TonS180の場合
に当てはめてみると、

– 中心光度が強すぎるために BLRの電離が進みすぎている (可視光BLRの場合)

– トーラスを構成する物質が電離されてトーラスの規模が小さくなっている (分
子雲トーラスの場合)

ためだと考えた。
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