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概要

銀河団は重力的に束縛された宇宙最大の構造であり、その銀河間空間に希薄で高温のプラズマを
持つ。このプラズマから放射される X線を観測し、その温度、構造、重元素組成比などの情報を
得ることで、銀河団の構造、進化、起源について知ることができる。
今回観測を行った A1674という銀河団は、銀河数が多い割に X線光度が低い、銀河団の一般

的傾向から外れたサンプルである。この観測対象を選択したのは、一般的傾向から外れた銀河団
の進化の様子が通常の銀河団とは違っていると予想したからである。
我々は X線天文衛星「あすか」により A1674を観測した。 X線データの解析から、非対称

な高温ガスの広がり、低いプラズマ温度、非常に低い重元素組成比といった結果を得た。また、
可視光の観測データから、この銀河団に楕円銀河が異常に少ないということもわかった。さらに
これらの観測結果をもとに、銀河間ガスの質量、銀河間ガスに含まれる鉄の質量、銀河団の星
の質量と銀河の質量、銀河団のダークマターの質量を求めた。この値を他の銀河団と比較した結
果、
1. 銀河団の星の質量に比して、銀河間ガスの質量、銀河間ガスに含まれる鉄の質量が少ない。
2. ダークマターの質量に比して、銀河の質量は大きく、銀河団ガスの質量は小さい。
ということがわかった。このような A1674の特殊性を説明するために、 A1674は巨大なダーク
マターを持ちながら、初期のガスの密度揺らぎの幅が小さく、重力的集合の時期が遅くなり、い
まだ進化の途上にある銀河団であるというシナリオを提案した。このシナリオが正しいとする
と、以上述べたような A1674の特殊な性質が説明できる。また、銀河の質量が大きく銀河団ガ
スの質量が小さいにもかかわらず、楕円銀河が少ないことで重元素組成比が小さいことから、楕
円銀河が銀河団ガスへの重元素の供給源であるということの直接の観測的証拠を発見した。
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第 1 章

X線放射および吸収の過程

銀河団ガスのような光学的に薄い高温プラズマからは、連続成分として熱制動放射、輝線として
特性 X線が観測される。また、放射された X線は観測されるまでの間に中性水素原子などによ
り吸収を受ける。

1.1 連続X線：熱制動放射

制動放射は free-free放射とも呼ばれ、自由電子がイオンと衝突して放射を出し、衝突後も自
由電子である過程である。特に荷電粒子がボルツマン分布をしている場合に放出される制動放射
を熱制動放射 (thermal bremsstrahlung)と呼ぶ。
非相対論的な場合、熱制動放射の emissivityは

�ff� �
dW

dtdV d�
=

25�e6

3mc3

�
2�

3km

� 1

2

T�
1

2Z2nenie
�

h�
kT gff (1.1)

= 6:8� 10�38Z2neniT
�
1

2e�
h�
kT gff [erg � s

�1 � cm�3 � Hz�1] (1.2)

となる。ここで、 gff (T; �)は速度で平均した gaunt factorである。 gaunt factorとは、古典的
に導かれた式に対する量子論的補正項である。
これを振動数で積分すると、

�ff �
dW

dtdV
=

 
2�kT

3m

! 1

2 25�e6

3hmc3
Z2nenigB (1.3)

= 1:4� 10�27T
1

2Z2nenigB[erg � s
�1
� cm�3] (1.4)

となる。 gB は振動数で平均した gaunt factorで、 1.1�1.5程度の値を持つ。

1.2 特性X線

原子核に束縛されている電子が励起された後、低い準位に移行すると、そのエネルギー差に
相当するエネルギーの光子が放出される。
電子の衝突により励起された束縛電子による特性 X線の放射の emissivityは、

Z
�line� d� = n(X i)ne

h3�
(Tg)B

4!gs(Xi)

"
2

�3m3
ekTg

# 1
2

e
�
�E
kTg (1:5)

となる。 n(X i)はイオンの数密度、 
(Tg)は collision strength、 B は branching ratio、 !gs(X
i)

は準位間の統計的な重みである。なお、銀河団ガスからの放射の場合は、電子とイオンは電離平
衡に達しているものとしている。
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一般に、原子番号の大きい (重い)原子ほどイオン化には多くのエネルギーが必要で、また同
じ元素でも高階電離したイオンの電離にはより大きなエネルギーが必要となる。このためプラズ
マの温度が低いときには軽い元素の輝線が主であるが、温度が高くなると重い元素の輝線が主と
なり、軽い元素はほぼ完全電離されてしまうので輝線は弱くなる。

1.3 吸収

1.3.1 放射領域内での吸収

free-free放射の逆過程である free-free吸収によって X線は放射領域内で吸収を受ける。振動
数 � の X線光子に対する吸収係数は、

�ff� =
4e6

3mhc

�
2�

3km

� 1

2

T�
1

2Z2neni�
�3(1� e�

h�
kT )gff (1.6)

= 3:7� 108Z2neniT
�
1

2��3(1� e�
h�
kT )gff [cm

�1] (1.7)

である。

1.3.2 星間物質による吸収

X線は星間物質により光電吸収を受ける。エネルギー E の X線光子が光電吸収を受ける確率
A(E)は、光電吸収の断面積 �ph(E)を使って、

A(E) = exp(�NH � �ph(E)) (1:8)

と表すことができる。NH は光源までの水素の柱密度、単位は cm�2である。
太陽組成を仮定した星間ガスによる光電吸収はモデル化されており、代表的なものとして今

回の解析でも用いているWisconsin大学のモデル (wabs)[2]がある。
銀河系のはるか外にある銀河団を観測する場合、我々の銀河系内の星間物質による吸収の量

を知ることが必要である。任意の視線方向の星間物質の量は、波長 21cmの電波で観測される中
性水素の量から推定できる。今回の解析でも、各々の観測対象の方向について、そのように観測
された中性水素の柱密度を銀河系内物質による吸収量として使用した。

以下に、温度による放射スペクトルの違い、および吸収による効果を示す。図はすべて X

線放射のモデルとして Raymond and Smithによる光学的に薄いプラズマからの放射モデル
(Raymond-Smith model)[1]を用い、重元素組成比は太陽組成の 0.3倍とした。また図 1.4以外
は吸収を考慮していない。図 1.4は温度 10keVの放射に wabsモデルで水素の柱密度が 1021cm�2

の吸収がかかった場合のスペクトルである。なお、このスペクトルがそのまま観測結果になるわ
けではない。実際に観測されるのは、観測器と望遠鏡のレスポンスが掛かった後のものである。
温度が低いと、 0.65keV付近の酸素の輝線、 1keV付近のネオンや低階電離の鉄の L輝線な

どが目立つが、温度が高くなるにつれこのような軽元素や低階電離の重元素の輝線は減少し、
6.7,6.9keVの He-like,H-likeの鉄のK輝線が強くなってくる。また、図 1.4との比較でわかるよ
うに、吸収は低エネルギー側ほど強く影響を受ける。図 1.4の 0.5keV付近の不連続な構造は、酸
素のK吸収端によるものである。
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図 1.1: kT=1keV 図 1.2: kT=3keV

図 1.3: kT=10keV 図 1.4: kT=10keV,NH = 1021cm�2
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第 2 章

銀河団について

この論文では、H0 = 50km=s=Mpc、 q0 = 0:5を採用している。

2.1 可視光による銀河団の研究

銀河団は、銀河が数十ないし数百個程度集中しているように見える構造として観測される。
銀河団内の銀河は銀河団の重力のポテンシャルによって束縛されていると考えられている。銀河
団は重力的に束縛された構造としては宇宙最大のものとして知られており、その大きさは数Mpc

程度、総質量は 1015M�程度におよぶ。宇宙に存在する銀河の約半分ほどは銀河団に属している
とされており [4]、宇宙最大の構造であることも合わせ、銀河団の研究は宇宙全体の進化や構造
の研究に大きな関わりを持つ。
銀河団を構成する銀河の数は銀河団によってまちまちである。。一般に構成する銀河の数が

多いものを `rich'な、また少ないものを `poor'な銀河団と呼ぶが、特にはっきりした境界線があ
るわけではない。また数個の銀河からなる系を銀河群と呼ぶが、これと `poor'な銀河団との境界
もまた明確に定まっているわけではない。

2.1.1 銀河団のカタログ

richな銀河団についての最初の大規模なカタログは Abellによって 1958年に発表された
[3]。このカタログはパロマー天文台の掃天観測の結果から銀河の集中を見つけるという方法で北
天の銀河団を選び出したものであり、合計 2712個がリストされている。 Abellカタログの銀河
団としての認定の基準は

� 銀河の集中した一団の中で、 3番目に明るい銀河の等級と、それより 2等級暗い等級との
間に含まれる銀河数が (これを Abell銀河数という) 50個以上あること

� 銀河の集中は中心から Abell半径 RA = 1:7=z arcmin(z は赤方偏移)内、もしくは 3Mpc2

内の領域に含まれること

� 10番目に明るい銀河の等級から求められた距離が 0:02 � z � 0:20であること

である。
この銀河団のカタログは北天のものに限られるが、後に 1989年、 Abellカタログを補完する

形で全天の銀河団をまとめたカタログが 1989年に Abell, Corwin, Olowinによって発表された
[6]。このカタログは ACOカタログと呼ばれるが、こちらを Abellカタログという名称で呼ぶこ
ともある。 Abellカタログ、または ACOカタログにある銀河団を、その番号を取ってたとえば
A1674のように呼ぶ。
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半径[kpc]

表
面
輝
度

通常の
楕円銀河 cD銀河

1/4

図 2.1: 通常の楕円銀河と cD銀河の表面輝度分布の違い
[10]

2.1.2 銀河団の分類

Abell richness

Abellカタログの場合、先述した Abell銀河数によって、 Abell richnessが 0{5の 6段階につ
けられており、数が大きいほど銀河の個数が多いことを示す。例えばA1674の場合、 Abell銀
河数は 165で、銀河数が 130 � 199の richness group 3に分類されている。 richnessは銀河団
の規模を推し量る重要な指標の一つである。

形態による分類

cD galaxy 銀河団を形態によって分類する時、最も特徴的な存在として cD銀河と呼ばれる
銀河を含むかどうかによって区別することがある。 cD銀河とは、銀河団の中心近くに存在する
巨大な楕円銀河のことである。質量は通常の銀河より 10倍ほども重く明るさも 1等級ほども明
るく、活動銀河核を持つ銀河を除けば最も明るい種類の銀河である。 cD銀河は銀河団銀河の光
度関数 (銀河団内の銀河の光度の分布)の関係から外れて高い光度を持っており、これが単なる
「通常の銀河の光度分布の中でもっとも明るい部類」ではないことを示している。また、通常の
楕円銀河の表面輝度は中心からの半径の 1/4乗に比例して暗くなってゆく、いわゆる 1/4乗則で
よく表される一方、 cD銀河では周縁部でこの法則から外れた、より広がった構造を持っている
(図 2.1)。この cD銀河に特徴的な広がった周縁部は、 cD envelobeと呼ばれる。

Bautz-Morgan Type Bautz and Morgan(1970)は銀河団をその最も明るい銀河の形態に
よって分類した [7]。 Bautz and Morganによる分類は、銀河団に cD銀河が存在するか否かで
分類したものであり、明確な cDの存在する Type I、 cDと通常の大きな楕円銀河の中間程度の
ものの存在するType II、 cDの存在しない Type IIIに分類される。
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Rood-Sastry Type また、 Rood and Sastry(1971)による分類は、銀河団を、その最も明る
い銀河の分布の形態から

� 中心部に cDの存在する cD

� 一組の明るい銀河の対が存在する B(binary)

� 3個以上の最も明るい銀河が並んだ L(line)

� 4-10個の最も明るい銀河が中心核を構成する C(core)

� 最も明るい銀河が集中せず銀河団全体に広がった F(at)

� 最も明るい銀河が不規則に散らばり、中心核が存在しない I(irregular)

の 6種類に分類したものである [8]。

銀河団の進化との関係 これら銀河団の分類は、その性質や形態と非常に関係の強いことが観
測的にわかっている。銀河団は `regular'から `irregular'な向きへ、 Rood-Sastryの分類で言え
ば cD{B{(L/C){F{I型の順に並べられる [9]。 regularな銀河団は対称な形態をしており、その
中心部にむかって銀河の集中が見られる。いっぽうその反対に irregularな銀河団は、形状が非
対称で銀河の明確な集中が見られず、銀河団の中により小規模な構造が見られることも多い。こ
のことから、 regularな銀河団は力学的に緩和した系で、銀河団としての進化が進んだ状態にあ
り、他方 irregularな銀河団は regularな銀河団への進化の途上にあるということが示唆される。

2.1.3 銀河団内の銀河

銀河団の銀河は、大きく楕円銀河と渦巻銀河とに大別される。両者はもちろんその形状も
違っているが、他に多くの点で違いが見られる。両者の特徴をまとめると、

特徴 楕円銀河 渦巻銀河
銀河内の星間物質 少ない 多い
恒星の世代 ほとんどが年老いた軽い星 古く軽い星から若い星まで存在する
星生成 ほとんど起こらない 行われている
色 比較的赤く、ばらつきが少ない 比較的青く、ばらつきがある

のようになる。

Elliptical Sequence

楕円銀河は、その明るさと色 (異なる波長域での等級の差)との間に良い相関があり、銀河団
の銀河に対して作った色 {等級図の上で特徴的な直線をなす [16]。色 {等級図とは、横軸に銀河
の等級、縦軸に色を取った図である。
典型的な例を図 2.2に示す。縦軸は gバンドと rバンドの等級の差であり、上に行くほど「赤

い」ことになる。色 {等級図上に直線的に並ぶ楕円銀河と (これを Elliptical Sequenceと呼ぶ)

その青い側に散らばる渦巻銀河の点がみられる。渦巻銀河の色が散らばるのは、バルジの部分と
ディスクの部分で色が違い、その構成比が各々の銀河で異なるからである。
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図 2.2: 典型的な銀河団の色 {等級図と elliptical sequence

[17]

K-correction

遠方の銀河の等級や色を比較する際には、観測された値に対して赤方偏移に起因する影響を
補正する必要がある。
遠方の銀河からの光は、宇宙膨張による赤方偏移で長波長 (赤色)側にずれる。一方、我々が

観測するのは地上である特定の波長域に入る光であるから、地上で同じ波長域で観測しても、近
傍の銀河と遠方の銀河で元々は違う光を見ていることになる。また、光の波長が (1 + z)倍に引
き延ばされてやって来るので、観測される単位波長当たりのフラックスは 1=(1 + z)倍になって
いる。これらの効果に対し、本来のフラックスを求める補正をK-correctionと呼ぶ。

K-correctionは図 2.3のように、波長によって異なるので、図 2.4のように、距離によって色
の補正値は異なってくる。図 2.4は、銀河団の中で最も明るい銀河 (ほとんどの場合楕円銀河であ
る)の色が、近傍の楕円銀河の色とそれに対する K-correctionで表せることを示した図である。

2.2 銀河団ガス：X線による研究

1962年のGiacconiらのロケット実験から始まった X線天文学は、その進歩とともに銀河団
の多くが広がった X線源であることを明らかにした。その X線光度は 1043から 1045erg � s�1程
度であり、 1039erg � s�1程度の X線光度を持つ銀河からの放射を足し合わせたもよりずっと明る
い。そのスペクトルの観測から、可視光では銀河が集まったように見える銀河団は、その銀河と
銀河との空間を満たすように高温で薄いプラズマが存在することが明らかになった。銀河団を満
たす高温プラズマの発見は、中性子星、ブラックホールの発見とともに X線天文学の最大の成果
の一つである。
この銀河団ガス (Intra Cluster Medium,ICM)はおおよそ 10�3cm�3程度の個数密度と 107

ないし 108K程度の温度を持ち、主に電離プラズマの熱制動放射により X線を放射している。

9



距離 ( log T)

補
正
量

波
長
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図 2.3: 波長域別の距離に対する K-補
正量

[18]

redshift

楕
円
銀
河
の
色

図 2.4: 距離に対する楕円銀河の色の変化
[18]

1.7式より、例えば密度 10�3cm�3、温度 108Kのプラズマの、エネルギー 1keVの X線光子に対
する吸収係数は

�ff� � 10�27cm�1 (2:1)

となる。銀河団の典型的な大きさは数Mpc� 1025cmであるので、銀河団ガスは光学的に薄いガ
スとして取り扱われる。
典型的な rich clusterではガスの質量は 1014M� におよび、これは銀河の質量の総和と同程度

である。 ICMは銀河の分布と同程度の約数Mpcにわたって広がっているが、その空間的な構造
は必ずしも対称ではなく、対称なもの、非対称なもの、内部により小規模な構造を持つ物などが
存在する。
また銀河団からの X線のスペクトルに鉄をはじめとする重元素の高階電離した輝線が存在す

ることで、 ICMはおおよそ太陽組成の 0.3倍程度の重元素を含んでいることがわかった。
銀河団ガスの研究を行う上で、その温度と重元素組成比は重要な要素である。詳しくは 1章

を参照されたいが、光学的に薄いプラズマからの放射の連続成分は eh�=kT に比例する。温度を精
度良く決めるためには、数 keVから高いもので 10keVを越える銀河団ガスの温度と同程度のエ
ネルギー範囲の光子を検出、分光し、そのスペクトルを調べることが必要である。
また、数 keVより高温のプラズマでは、重元素による輝線の放射は高階電離した鉄の K-line

(例えば H-likeの鉄のK� 線で 6.9keV)が主要なものとなり、エネルギースペクトルのこのライ
ンの強度を調べることにより重元素組成比を決定できる。
銀河団の性質を調べる上で欠かせないこれらのエネルギー範囲に感度を持ち、高い分光性能

をほこる X線天文衛星が、 1993年に打ち上げられた「あすか」である。あすかの性能について
は 3章を参照。
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X線光度 {温度関係 図 5.11に示すように、銀河団の X線光度と ICMの温度との間には良い
相関が成り立っている。このことは、高い ICM温度を持つ銀河団ほど、 X線放射領域が大き
い、もしくは放射領域の ICM密度が高いことを意味する。

銀河団ガスと銀河との関係 銀河団の ICMの光度や形態と、銀河団銀河の数や分布のと間には
相関や傾向があることがわかっている。例えば Abramopoulos and Ku(1983)[19]は、 Einstein

衛星の観測結果から、 X線光度と銀河数もしくは銀河団中心部の銀河密度、 X線光度と銀河団
の形態などの間の関係について発表した。銀河数が多い、あるいは中心部の銀河密度が高いほど
X線光度が高い。また Rood-Sastry分類で cD、 B(binary)に分類される銀河団は X線光度の高
いものが多く、他方 F(at)、 I(irregular)に分類されるものは X線光度の高いものが少ない。

2.3 銀河団ガスの分布： �-model

銀河団の銀河の分布が、中心からの距離 rでの銀河の数密度 ng(r)とコア半径 rcを用いて、
自己重力系の構造を近似するモデルであるKingモデル [11]

ng(r) = ng(0)

"
1 +

�
r

rc

�2#�3=2
(2:2)

で表せるものとする。このとき、重力ポテンシャル �は

�(r) = �4�Gmgravng(0)r
2
c

log
�
(r=rc) +

q
1 + (r=rc)

2
�

r=rc
(2:3)

と表せる。
銀河団ガスが球対称、静水圧平衡、等温であると仮定すると、静水圧平衡の式

dP

dr
= ��gas

d�

dr
(2:4)

から、粒子の数密度 n(r)は

n(r) = n(0)

"
1 +

�
r

rc

�2#�3�=2
(2:5)

と得られる。ただし、ここで � � �mH�
2
r

kBTgas
、 �r は銀河の視線方向の速度分散、mH は水素原子の

質量、 �は ICMの平均分子量 (完全電離プラスマを考えているので 0.60)である。
銀河団ガスが単位体積あたり放射するエネルギーは n(r)の 2乗に比例する。表面輝度 S(r)

は n(r)の 2乗を視線方向に積分することで、

S(r) = S(0)

"
1 +

�
r

rc

�2#�3�+ 1

2

(2:6)

という形で表されることが期待され、実際多くの銀河団にとって良い近似であることがわかって
いる [32]。ただし、 cD銀河を含む銀河団では、その中心部の輝度分布は 2.6式よりも急である。
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2.4 銀河団ガスの進化

2.4.1 ICMの加熱

銀河団の ICMは、宇宙初期の原初ガスとダークマターの揺らぎが重力的に集合して成長し、
ガスが重力ポテンシャルに落ち込んでゆくことで加熱されたという説が現在支持されている。
ICMの放射による冷却のタイムスケールは、例えばプラズマの粒子密度 10�3cm�3、温度 108K

の場合で � 1011yr程度と計算され、これは現在 X線放射が確認されている最も遠方の銀河団の
z � 1程度 (2 � 1010yr前に相当)から現在までの時間よりも長い。これは一旦加熱された銀河
団が観測されている範囲の時間内に放射によって冷えてしまうことはないことを意味するので、
重力ポテンシャルへの落ち込みによる加熱が現在もなお進行中のプロセスである必要はない。実
際、 z � 0:5程度までの範囲で銀河団の光度と温度の関係には進化がみられない [12] 1。

2.4.2 ICMの重元素

ICMはその大部分の量が原初ガスであると考えられている。原初ガスは文字通り宇宙初期か
ら存在するガスであり、ほとんど全てを水素とヘリウムが占めていて重元素は存在していないと
考えられる。重元素はすべて恒星の内部で核融合反応により生成される。つまり ICMに重元素
が存在するということは、銀河団を構成する銀河の恒星でつくられた重元素が、何らかの原因で
ICMに運ばれる過程が存在することを意味する。恒星でつくられた重元素の一部は超新星爆発
などにより星間ガス (InterStellar Medium,ISM)に放出される。 ICMに重元素が注入されるた
めにはこの ISMが銀河の外に出てくる過程が必要である。
この重元素注入の過程には、銀河風によるとする説や、銀河のガスがラム圧により剥された

とする説が現在有力である。 2.1.3節で述べたように渦巻銀河がその中に比較的冷たい ISMを
持っているのに対し楕円銀河は ISMをほとんど持っておらず、重元素は主に銀河団内の楕円銀
河から何らかの原因で ISMが失われる過程で供給されたとする説が現在は定説となっている。

Galactic wind model

銀河風によるとする説は、銀河内で超新星爆発などにより ISMが加熱され、銀河の重力ポテ
ンシャルから溢れて銀河風として銀河団ガスに流れ込んだとする説である。重元素の供給源とさ
れる楕円銀河は、現在の姿では年老いた小さい星がほとんどで、生まれたての若い星はほとんど
見られない。これは ISMをほとんど持たないので星生成が行われないからである。楕円銀河が
ガスを失ったのは、その初期に爆発的な星生成が行われ、 ISMが加熱されて銀河風となって銀
河外に流出したからであるという考えが広く支持されている。この流れ出した ISMには超新星
爆発などで生成された重元素も含まれており、これが ICMにまじることによって現在観測され
る ICMの重元素が供給されたというのがこの説の描像である。

Ram pressure stripping model

銀河は銀河団の中を銀河団の重力ポテンシャルに応じた速度分散を持って運動しており、
ICM内を運動する銀河のガスはラム圧を受ける。このラム圧によって銀河のガスが剥され、
ICMに出てくるというのがこのモデルである。

1一方、 ICMの冷却の時間スケールは宇宙年齢より短いので、 ICMが銀河団の中心部に放射冷却しながら落ち込
んでゆく過程も考えられ、 cooling owと呼ばれる。そのような現象の起こっている証拠がいくつかの銀河団で既に
見つかっている。その質量降着率は、サンプルによって異なるが数�数百M�=yr程度と見積もられている。
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しかし、最近の観測的研究からは、初期の爆発的星生成によって起こされた銀河風による重
元素注入が主要なプロセスであり、ラム圧による ISMの剥ぎ取りは存在するにせよ重元素注入
の主要な過程ではないという説が支持されつつある [15]。
例えばMushotzky and Loewenstein(1997)[13]による、「あすか」で観測された z > 0:14の

遠方銀河団の重元素組成比に関する研究では、近傍から z � 0:3までの範囲においては重元素組
成比に進化の証拠は見られないとしている。このことと楕円銀河での星生成は z � 0:4までに終
わっているという観測結果 [14]を考えると、 ICMの重元素の供給はその形成初期に行われた、
つまり銀河風によるモデルが重元素の主要な供給源であると考えられている。
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第 3 章

X線天文衛星「あすか」

解析するデータを取得した人工衛星「あすか」とその観測機器について述べる。 [20][22][23][24]

3.1 全体像

「あすか」衛星は、「はくちょう」 (1979年打ち上げ)、「てんま」 (1983年打ち上げ)、
「ぎんが」 (1987年打ち上げ)に次ぐ、 4番目の日本の X線天文学専用の人工衛星である。
1993年 2月 20日午前 1 1時 (JST)、鹿児島宇宙空間観測所（KSC）からM-3SII型ロケット 7

号機により打ち上げられ、近地点高度 520km、遠地点高度 620kmの軌道に投入された。衛星重
量は 420kg、軌道上でオプティカルベンチを伸展し、 4.7mの長さになる。 4台の望遠鏡の焦点
に、 SISと名付けられた X線 CCDカメラとGISと名付けられたガス蛍光比例計数管をそれぞ
れ 2台搭載しており、 0.5-10keVのエネルギー範囲で撮像、分光観測を行なう。
観測する天体は多岐に渡る。単一の検出器の 5�検出限界は吸収の小さい「かに星雲」型のス

ペクトルの天体に対し、 4�10�14ergs cm�2s�1(2� 10keV)である。また、> 10�12[ergs cm�2s�1]

の天体に対しては詳細なスペクトル解析を行なうことができる。

図 3.1: 「あすか」の概観
[24]
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3.2 XRT

「あすか」に搭載されている X線望遠鏡は XRT(X-ray Telescope)と呼ばれる。この基本
はWolter博士が発明した斜入射型の X線望遠鏡である。 XRTは Serlemitsos博士が発案した
多重薄膜型構造になっており、 0.6度以下の入射角で 10keVまで集光能力をもつ。 (図 3.2参照)

0.15mmのアルミフォイルの表面にアクリルコーティングと金蒸着が施され、それを 120枚、上
下 2段に同心円状に並べている。結像性能は HPD(Half Power Diameter)(半分の光子が入る直
径)が約 3分角である。また、 4台合わせた有効面積は図 3.2の通り、過去の衛星と比較して大
変大きくエネルギー範囲も広い。

図 3.2: XRTの構造
[21]

3.3 SIS

SIS(Solid-state Imaging Spectrometer)[25]は、 X線 CCDカメラであり、「あすか」衛星で
初めて X線天文衛星に搭載されたものである。 CCDが X線を検出する基本原理は各種半導体
検出器と同じく、光電効果による。シリコン結晶では 1個の電子、正孔対を作るために必要なエ
ネルギー (w-value)が 3.6eV程度であるために、統計的な揺らぎによるエネルギー分解能の低下
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図 3.3: 4台の XRTの有効面積
[22]
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が従来の気体を用いた比例計数管よりも小さい。 1回の読みだしの間に 1つの画素に入る光子数
が 1個であれば、読みだした信号は入射光子のエネルギーを反映したものとなり、分散系などの
分光器を使わずに分光ができる。

CCD素子はマサチューセッツ工科大学 (MIT)のリンカーン研究所が中心に開発した X線専
用のもので、特に、厚い空乏層のために検出効率が高く、またエネルギー分解能に優れている。
CCDの駆動と信号処理系は日米が分担し、アメリカ側がMITとペンシルヴェニア州立大学、日
本側が宇宙科学研究所、大阪大学、富士通株式会社が担当した。
１台の SISは 4枚の素子から成り、視野は一辺が約 220の正方形である。 SISはペルティエ

クーラーにより - 62�C程度に冷却され、エネルギー分解能は 5.9keVで 2.2%（半値全幅）程度
である。したがって、 106 � 108Kの希薄な高温プラズマの重元素の輝線を分離可能で、精密な
分光観測が可能である。

SISは 3種類の観測モードがあり、フェイントモード、ブライトモード、ファストモードと
呼ばれ、それぞれ、毎秒 128,512,1024イヴェント1処理可能である。フェイントモードではイ
ヴェント閾値を越えた画素の周囲を含め、 3�3画素の情報を出力送信する。ブライトモードは
衛星機上でグレード選別を行ない、圧縮されたデータを出力送信する。ファストモードは縦方向
の位置情報を犠牲にして時間分解能を最高 16msまで上げる。
さらに、観測する天体の大きさ（空間的広がり）によって 4枚の素子のうち 1、 2、または 4

枚を観測に用い、 1、 2、 4CCDモードと呼び、時間分解能はファストモード以外ではそれぞれ
4、 8、 16sである。

X線検出器としての CCDは「あすか」衛星で初めて宇宙空間で使用されるため、十分な地
上試験にも関わらず、軌道上のデータからいくつかの予測困難な振舞いもわかった。たとえば、
ホットピクセルと呼ばれる、 X線や宇宙線粒子と関係なく高い頻度で信号を報告する画素の存在
は地上試験ではほとんど無視できる程度であったが、軌道上で宇宙線粒子にさらされるにつれて
その数が増えた。これらの画素の多くは比較的波高が低いので、出力波高のフィルタにより機上
で対応している。この原因は宇宙線粒子により CCD素子のシリコンの結晶に格子欠陥が増加す
るためであると考えられている。 [27]

3.4 GIS

GIS(Gas Imaging Spectrometer)は撮像型ガス蛍光比例計数管である。ガス蛍光比例計数管
はエネルギー分解能を低下させる従来の比例計数管の"電子なだれ"を起こさせず、１次電子雲
は電場に沿ってドリフト領域から発光領域へと導かれ、紫外線を発光する。これを位置検出型の
光電子増倍管で検出する。
ガス蛍光比例計数管は「てんま」衛星や EXOSAT衛星に搭載され、 X線天文学の歴史の

中では実績のある検出器である。「あすか」に搭載されたものは位置検出能力と優れたエネル
ギー分解能 (5.9keVで 8%)を誇り、直径 500の広い視野を持つ。また、高エネルギーでの検出
効率は SISよりも優れ、時間分解能は PHモードで最高約 0.1ms、MPCモードで最高 1.95ms

である。バックグラウンドが低いこともGISの特徴で、非 X線バックグラウンドは� 3 �

10�4cts=s=cm2=keVである。また、 SISに比べて視野が直径約 50分角と広い利点を持ってい
る。

1ハイビットレートのとき
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第 4 章

観測

4.1 A1674のX線での観測

4.1.1 観測対象の選択

銀河団の銀河数と X線光度との関係を図 4.1に示す。この図 4.1は、 Abell銀河団カタログの
うち、北天の 561平方度の領域内に存在する Huchraらによって redshiftが測定された 145個の
サブサンプル [28]と ROSATの全天サーベイのデータとを照合して得た Briel and Henryによる
リスト [29]から引用したものである。一般に銀河数の多い、 richな銀河団ほど X線光度が高い
傾向がある。
銀河団の進化の指標には、形態の不規則さ、 X線光度などが一般に挙げられるが、我々はこ

こで銀河数に対する X線光度を銀河団の進化の指標であるとする仮説を導入した。すなわち、銀
河数が多いわりに X線光度が低い銀河団を進化の途上にある銀河団であると想定するのである。
このような仮説を立てた背景には、銀河団のガスと銀河の力学的進化のシミュレーションの結果
があるが、観測的には全く根拠はない。今回のA1674の観測が、その検証の第一歩である。
銀河数が多い割に X線光度が低いサンプルとしては、このリスト [29]から A1674を選択し

た。A1674は z = 0:106 にある銀河団で、銀河数は 165個とリスト中最も大きな値である (145

個中 4個しかないリッチネスクラス 3のサンプルである)にもかかわらず、 ROSATの観測によ
るX線光度は 5 � 1043erg=s(0:5 � 2:5keV) と、サンプル中最も明るい物より 1桁暗いことが
わかっている。また、 Bautz-Morgan type[7]は II-III(IIと IIIの中間)、 Rood-Sasty type[8]は
F(at)に分類されており、銀河の分布からも進化の進んでいないことが示唆される。

4.1.2 観測とデータ選別

観測

「あすか」衛星による A1674の観測は PPI(lead investigator)を林田清氏として ASCA AO-

4(第 4期公募観測)の対象として採択され、 1995年 12月 17日から 18日にかけて約 60ksecに
わたる観測が行われた。観測に際して、 SISでは各検出器 1CCDを使用し、 Faintモードのみ
で観測が行われた。

データ選別

観測で得られた結果に対し、以下のような基準でデータ選別を行った。

� ビットレートが HIGHおよびMEDIUMの時のデータのみを使用した。
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図 4.1: 銀河団の X線光度と Abell銀河数の関係
[29]

� SAA(South Atlantic Anomaly)と呼ばれる、ブラジル上空の地球磁場が弱い部分では、宇
宙線粒子が低い高度まで侵入が可能となるので、GISは高圧電源を落とす運用が行われ、
SISのデータも質が低下する。よって衛星がこの範囲にある、または通過後 60秒を経過し
ていないデータは使用しない。

� 地球磁場によってトラップされることなく侵入可能な宇宙線粒子の最低運動量である
COR(Cut O� Rigidity)が 6GeV/c以下である領域に衛星がいる時のデータは使用しな
い。

� 天体が地球の影に隠れる時のデータは使わない。視線方向と地球との角度が 10� 以上の時
のデータのみを使用した。

� 昼の明るい地球から SISへの可視光の洩れこみの影響を少なくするため、視線方向と昼の
地球との間の角度が 30� 以上の時のデータのみを使用した。

� GISについては出力波高の立ち上がり時間によるフィルタをかけ、荷電粒子によるバック
グラウンドの影響を減少させた。

� 光度曲線を描き、明らかに他と違ってカウント数の多い部分のデータは使用しない。

以上のデータ選別の結果、有効な観測時間は、GISで 1検出器あたり 52.4ksec、 SISで 1検
出器あたり 52.9ksecとなった。
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4.2 可視光の観測

4.2.1 観測データ

パロマーの写真サーベイの結果から、 A1674付近1における銀河を、 Kawasaki et al.の開発
した手法により [30]抽出した。正確には抽出したのは星ではないと判定された対象物であるが、
それらは全て銀河であるとみなした。抽出は E乾板を用いて行われ、ここで non-stellar object

と判定されたものについてはO乾板からも等級を得た。
図 4.2に、抽出結果を示す。黒丸は星で、白丸が今回は全て銀河としている non-stellar ob-

jectである。円の大きさは R等級による。楕円の長半径、離心率、長軸方位角は、対象物の楕円
フィットの結果である [31]。

図 4.2: A1674付近の可視光の天体分布 ●:星 ○:銀河
[31]

1具体的には 13h03m30.0s, +67d29m00s(2000.0年分点)を中心とする 30� 30arcmin2 の領域
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第 5 章

解析

5.1 A1674

5.1.1 X線観測データ解析

イメージ

図 5.1に、GISによる A1674の全体のイメージを示す。明るい部分は直径約 6分角、全体で
直径約 10分角程度にわたって広がっている。 A1674の距離は z = 0:106 と測定されているので
[28]、 6分角の広がりは約 1Mpcに相当する。これは銀河団の大きさとしては標準的なものであ
る。銀河団の西 (図 5.1では右側)に見える点源は、ほぼ同距離にある電波銀河
87GB 130052.2+674449 の座標と一致する。
銀河団ガスの形状は北東 {南西方向に延びた非対称な形をしている。一般に銀河団ガスの形

状は進化が進むほど対称な形になると考えられ、逆にこの不規則な形状は A1674の銀河団ガス
の進化が進んでいないことを示唆する。
一方、 SISによって得られたイメージは図 5.2のようになり、銀河団の全体像を観測視野内に

納めることはできなかった。これは元々の Abellカタログに記載されていた銀河団の位置 ( 2000

年分点の赤経・赤緯で (13h03m32s;+67d29m54s) )を基に観測したのに対し、実際の X線輝度分
布の中心が (13h04m12s;+67d30m27s) にあったためである。
図 5.3は、GISの X線イベント分布の中心から半径方向に輝度分布を作り、これを �-model

でフィットしたものである。フィットの結果、コア半径 Rc = 443+111�89 kpc、 � = 0:465+0:045�0:033

となった。この結果を他の銀河団の値と比較すると図 5.4のようになり、コア半径は他の銀河団
と特に変わった点はない一方、 � は他に比べやや小さい値を示している。これは銀河団ガスの
X線輝度分布が他より平坦に近いことを意味し、重力ポテンシャルの構造が浅いことが示唆さ
れる。ただし、この X線輝度分布およびフィッティングは「あすか」の望遠鏡および検出器の
PSF (Point Spread Function) の効果を考慮していない。 PSFの影響により、観測される輝度
分布は実際の値よりも � が小さく (すなわち輝度分布がフラットに)見えることが予想される。
銀河団ガスの非対称な広がりをもう少し定量的に確かめる。まず、イベント分布の中心か

ら、 Position Angle(北から東廻りに測った角度)別にイベント数のヒストグラムを作成したも
のが図 5.5である。東西方向には南北方向より明らかに多くのイベントが存在し、 X線イメージ
の様子を裏付ける結果になった。さらに、北東、南東、南西、北西の 4方向別に半径方向の輝度
分布を作成し、それぞれを �-modelでフィットしたものが図 5.6である。南西方向の輝度分布に
は、前述の電波銀河によるイベントが混ざっているのでうまく �-modelでフィットすることがで
きなかった。このフィット結果から、コア半径は北東方向は南東・北西方向にくらべておおよそ
2倍程も大きいことが分かり、あきらかにこの銀河団ガスが非対称な分布をしていることが分か
る。
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図 5.1: ASCA GISによる A1674のイメージ
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図 5.2: ASCA SISによる A1674のイメージ
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図 5.3: A1674の半径方向の X線輝度分布

core半径[Mpc] β
0.2 0.5 0.8 0.4 0.7 1.0

A1674

図 5.4: A1674の rc 、 � の他の銀河団との比較
[32]
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図 5.5: X線イベント数の Position Angle

別の分布
図 5.6: 方向別の X線輝度分布

スペクトル

A1674からの光子全体を含むよう、GISの観測結果を直径約 10分の範囲で区切ったイベ
ントに対してスペクトルを作った。このスペクトルを Raymond-Smithモデル (Raymond and

Smithによる希薄で電離平衡にある高温電離プラズマからの放射モデル [1])に吸収をかけたモデ
ルでフィットした。
バックグラウンドは、 PPIを根来均氏とする電波銀河を系統的に観測した結果のうち、天体

からの X線の検出されなかった 3C275(観測は 1996年 7月 5日)のデータに A1674と同基準の
フィルタをかけて作ったスペクトルを使用した。これは、NASAのGoddard Space Flight Cen-

terから供給されているバックグラウンドのイベントファイルは、 1993年から 1994年の ASCA

PV Phaseにおける観測をもとにした物であるため、検出器の経年変化の影響が無視できないと
考えたためである。
フィッティングに際しては、温度と重元素組成比はフリーパラメータとし、赤方偏移は別の

観測で得られた値である z = 0:106 に固定 [28]、吸収の水素柱密度は我々の銀河による値に固定
した。その結果と、温度対重元素組成比のコントアを図 5.7、図 5.8に示す。このモデルから計算
される X線光度は、 0.5-2.0keVで LX = 5:9 � 1043 erg/s、 0.5-10.0keVで LX = 1:25 � 1044

erg/sで、 ROSATの観測と矛盾ない値になった。また、一般に銀河団ガスの温度と X線光度と
の間に成り立つ関係にほぼ乗っていることが図 5.11のように確認できた。
この結果から特筆すべきは、ベストフィット値で Z = 0Z� (90%信頼度の上限値で Z =

0:20Z� )の重元素組成比である。多くの銀河団では 0:3Z� 程度の重元素量が存在することが一
般に確認されており [13][33]、個々の銀河団で重元素量の多少はあるものの Z = 0+0:20Z� という
のは他よりも図抜けて低い値である。これについては、図 5.12を参照すればこの A1674が特異
な存在であることがわかる。
また、 3:19+0:62�0:50 keVというガス温度についてであるが、一般に銀河数の多い銀河団では温度

が高く (数 keV以上、たとえばかみのけ座銀河団では約 10keV)、銀河数の少ない銀河団では温
度が低いという傾向がある。それを考えると、 A1674は銀河数が非常に多い、即ち高いガス温
度が期待されるにもかかわらず、 poorな銀河団に見られるような低いガス温度を持つという点
でやはり特異な存在である。
同様な解析を SISについてもおこなった。
温度は 3:33+0:83�0:62 keVと、 GISによるものとほぼ同じような結果が得られた。一方、重元素

組成比については Z = 0:34+0:47�0:33Z� と不定性が大きい。
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図 5.7: ASCA GISによる A1674全体のスペクトル

図 5.8: 温度と重元素組成比のコントア
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図 5.9: ASCA SISによる A1674のスペクトル

図 5.10: 温度と重元素組成比のコントア
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A1674

図 5.11: 銀河団ガスの X線光度と温度の関係
[12]
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図 5.12: 銀河団ガスの温度と重元素組成比の関係
[33]
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フィッティングの結果こういう値が出たわけであるが、次に我々は、実際の銀河団の環境が
1温度、銀河による吸収のみというモデルと異なっているためにこういう低い重元素組成比を持
つように見えている可能性についてあえて検討した。これを確かめるために、 2温度モデルおよ
び余分な吸収を持つモデルを考えてフィットしたが、元の 1温度・銀河吸収のモデルと同程度よ
く合ったモデルフィットの場合でも、重元素組成比は低い値のままであった。
以下に、得られたパラメータをまとめる。

excess.abs.

model kT(keV) Z( Z� ) (1020cm�2) Red. �2 / d.o.f

GIS2+3:

1温度,銀河吸収 3.19 +0:62
�0:50 0 +0:20 { 1.239 / 49

1温度,銀河 +余分な吸収 3.03 +0:75
�0:70 0 +0:27 4.3 +20

�4:3 1.261 / 48

2温度,銀河吸収 2.08/4.10 0 +0:19 { 1.291 / 47

SIS0+1:

1温度,銀河吸収 3.33 +0:83
�0:62 0.34 +0:47

�0:33 { 1.371 / 33

1温度,銀河 +余分な吸収 2.07 +0:69
�0:54 0.16 +0:39

�0:16 21 +12
�20 1.193 / 32

2温度,銀河吸収 2.08/4.10 0 { 1.392 / 31

次に、銀河団内に温度や重元素組成比の構造があるかどうか調べるために、 GISの輝度分布
の中心から半径約 4分角の領域と、その外側半径約 4分から 10分角の光子でスペクトルを作っ
た。モデルはRaymond-Smithモデルに銀河吸収をかけたモデルでフィットした。
その結果、内側では温度は 3:30+0:55�0:46 keV、外側では 3:58+1:97�1:15 keVとなった。一方、重元素組

成比については、内側で Z = 0:11+0:31�0:11Z� 、外側で Z = 0+0:40Z� であった。
内側領域の温度は、全体のスペクトルのフィット結果と比べてもほぼ同じ結果を示し、中心

部に特に高温や低温の成分がないことを示すことができた。外側の温度については統計が悪く誤
差範囲が大きいが、ベストフィット値は全体や内側の温度とほぼ等しく、 A1674には明確な温
度構造はないと言える。
いっぽう重元素組成比については、統計が悪くなったためか内側、外側とも誤差範囲が大き

い。内側、外側の結果とも重元素組成比が Z = 0+0:20Z� という全体のスペクトルから得られた
結果に整合している。しかし、内側のベストフィット値が Z = 0:1Z� となった結果が、本当に
中心部の方が重元素組成比が高いことを意味するのかどうかははっきりしない。

図 5.13: A1674中心部半径 4分角のスペクトル 図 5.14: 温度と重元素組成比のコントア
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図 5.15: A1674の外側、半径 4-10分角のスペク
トル

図 5.16: 温度と重元素組成比のコントア

図 5.17: A1674の銀河の分布

5.1.2 可視光データの解析

Kingモデル

銀河の分布を調べるため、横軸に中心からの半径、縦軸に銀河の個数密度を取った銀河の
個数分布を作り、Kingモデル (式 2.3)でフィットした。その結果、図 5.17のように、 A1674の
銀河はKingモデルでよく表されることがわかった。ただし、フィットの結果得られたコア半径
rc = 1:72Mpc は、一般の銀河団のコア半径である 250kpc程度 [10]に比べて非常に大きく、
A1674の銀河の分布が非常にフラットであることがわかる。

全可視光度

可視光の各銀河の等級から地上でのフラックスを求め、銀河がすべて z = 0:106 の距離に存
在するものとして各銀河の光度を計算した。 A1674の銀河と抽出された全ての銀河の光度を足
した結果、全可視光度は LB = 4:81� 1012L� と求められた。
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A1674の銀河の組成

色 {等級図 次に、銀河の色の情報を得るため、いわゆる色 {等級図を作製した。これは横軸に
E等級、縦軸に色 (O等級 {E等級)をとったものである。この結果を図 5.18に示す。Oバンド
の方が Eバンドよりも短波長側で、 O{Eが大きいほど色は赤いことになる。なお、 O等級・ E

等級は一般にはあまり使われていないが、よく使われる B等級・ V等級から得られる色との間
には、経験的に (O � E) � 2(B � V ) (ただし 0 < B � V < 1:5 )という関係がある。

他の銀河団との比較 A1674の色 {等級図を他の典型的な銀河団のものと比較する。その際、色
についてはK-correctionという補正が (2.1.3節参照)必要である。図 2.4よりわかるように、 z =

0:1 にある楕円銀河の色は (B � V ) = 1:3 程度になる。 (O � E) � 2(B � V ) という経験式か
ら、A1674のように z = 0:1 にある銀河団では、 Elliptical Sequenceは (O � E) � 2:6 付近に
来ることがわかる。

5.1.3 A1674の楕円銀河

対比のため、 A1674の色 {等級図 (図 5.18)の隣に典型的な銀河団の色 {等級図 (図 5.19)を
示す。図 5.19に示した銀河団は A1674とほぼ同じ z ' 0:1 に存在する銀河団で、図の右側に縦
軸を (O � E) に換算した値を書いてある。なお、図の横軸は、図 5.18は E等級、図 5.19は r等
級であるので、単純に比較することはできない。以上述べたように、 A1674では Elliptical Se-

quenceは (O � E) � 2:6 に来るはずであるが、図 5.18には明確な直線的な構造が見られない。
一方、それより青い側には多くの渦巻銀河と思われる点が散らばっている。なお、A1674の渦
巻銀河の点はせいぜい (O � E) � 1:8 程度よりも赤い (O{Eが大きい)側で、それよりも青いも
のは手前にある (すなわち K-correction値が小さい)銀河の混入である。同様に、 (O�E) � 2:6

程度よりも赤い点は A1674よりも向こう側にある銀河の混入である。また、図 5.18の右上が切
れたようになっているのは、 EおよびO乾板の限界等級に達したためである。
この図より、 A1674は楕円銀河の含まれる割合が非常に小さいことが示唆される。我々はこ

れを確認するために、木曾シュミット望遠鏡での観測を現在提案している。一つの可能性として
考えられるのは、複数の銀河群または poorな銀河団がたまたま視線上に重なっているだけとい
うものである。しかし、 X線を放射する ICMが存在することはこの系が一個の重力束縛系であ
ることを意味するのでこの可能性は低い。

5.2 ICMの質量、 ICM内の鉄の質量、全質量の計算

ICM mass A1674からの X線放射のスペクトルフィッティングの結果から、 A1674までの距
離が約 650Mpc( z = 0:106 )であることを考慮すると、 Emission Integralは、

EI �
Z
nenidV = 1:38� 1067cm�3 (5:1)

と求まった。次に、 ICMが �-modelに従って分布していると仮定、すなわち中心から距離 r

のガス密度 n(r) は、中心部のガス密度 n(0) と

n(r) = n(0)

"
1 +

�
r

rc

�2#� 3

2
�fit

(5:2)

のような関係にあると仮定した。ただし �fit 、 rc は 5.3節でフィッティングにより求めた値
を使用した。
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図 5.18: A1674の色 {等級図

図 5.19: 典型的な銀河団の色 {等級図と ellipti-

cal sequence

[17]

5.2式と、 5.2式の両辺 2乗した式をそれぞれ数値積分し、 5.1式と比較することで、中心部の
ガス密度は n(0) = 5:36�10�4cm�3 と求まった。なお、この数値積分を行った範囲は、 r = 0 �

r = 2Mpc である。
ガスの質量 MICM は、 mH を水素原子の質量 1:67� 10�24g 、 � を ICMの平均分子量 (完

全電離プラスマを考えているので 0.60)とすると

MICM = �mH

Z
n(r)dV (5.3)

= 1:035� 1047g (5.4)

= 5:20� 1013M� (5.5)

(5.6)

と求まる。

iron mass 5.1.1節のように、 A1674の重元素組成比は上限で Z = 0:20Z� であることがわ
かった。ここでは仮に重元素組成比が Z = 0:10Z� であるとして、 ICM内に存在する鉄の質量
を求める。
太陽近傍の重元素組成は、水素の質量と鉄の質量の比は 1012 : 109:35である [34]ので、 ICM

の質量にこの比をかけて、さらに 0.10をかけた結果、 ICM内の鉄の質量 MFe = 1:64�1010M�

を得た。

Total mass ICMが �-modelで表され、等温、静水圧平衡にあるとする。
静水圧平衡の式

dP

dr
= ��gas

d�

dr
(5:7)

32



に対し、

P (r) = n(r)kT = n(0)

"
1 +

�
r

rc

�2#�3�=2
kT (5:8)

�gas(r) = �mHn(r) = �mHn(0)

"
1 +

�
r

rc

�2#�3�=2
(5:9)

を代入する。 d�
dr

= GM(r)
r2

( M(r) は中心から半径 r 内に存在する質量)であるから、結果と
して、

M(r) =
3�kT

�mHG

r

1 +
�
rc
r

�2 (5:10)

を得る。
これに kT 、 � 、 rc を代入した結果、 ICMと同じ r = 2Mpc の範囲内に存在する質量は

3:15� 1014M� となった。

5.3 A1995,A959

5.3.1 選択基準

銀河数対 X線光度の関係で、銀河数が多い割に X線光度の低い銀河団 A1674を観測、解析
した結果、低いガス温度、低い重元素組成比など、 5.1節で述べたような特徴を発見した。次に
A1674とは対照的、すなわち銀河数が少ない割に X線光度が高い銀河団という基準で Briel and

Henryによるリスト (4.1.1節参照) [29]から選択したのが A1995と A959である。
A1995は z = 0:318 にある Abell銀河数 56の銀河団で、 X線光度は 8:7 � 1044erg=s(0:5 �

2:5keV) である。また A959は z = 0:353 にある Abell銀河数 55の銀河団で、 X線光度は 8:3�

1044erg=s(0:5 � 2:5keV) である。両銀河団は、銀河数はサンプル中やや少ない部類である (とも
にリッチネスクラスは 1)が、 X線光度はサンプル中最も明るい 2例である。

5.3.2 観測とデータ選別

両銀河団は PPI 1を鶴 剛氏とする、遠方銀河団の研究対象の一環として ASCA AO-2で採択
された。 A1995は 1994年 6月 12日、 A959は 1994年 11月 26日、「あすか」衛星によってそ
れぞれ約 30ksecの観測が行われた。観測に際して、 SISではビットレートが HIGHの時は各検
出器 4CCD、MEDIUMの時は 2CCDを用い、 Faintモードのみで観測が行われた。
観測データは現在 PIの専有期間を過ぎ、公開されている。
データ選別については、 4.1.2節にある A1674のデータ選別と同じ基準を用いた。ただし、

領域選択については、鶴氏の解析と同じ基準を適用し、 2Mpcに相当する半径 6分角の円をとっ
た。

5.3.3 解析

両銀河団とも、 GISについては鶴氏が解析結果を発表しているので [33]、本研究においては
SISのデータのスペクトル解析のみを行った。
バックグラウンドには、 NASAのGoddard Space Flight Centerから供給されているバック

グラウンドのイベントファイルを使用した。

1用語の意味については 4.1.2節参照
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前述した領域のイベントに対しスペクトルを作り、、 Raymond-Smithモデルに我々の銀河
の吸収をかけたモデルでフィットした。フィッティングに際しては、温度と重元素組成比はフ
リーパラメータとし、赤方偏移は別の観測で得られた値である z = 0:318 (A1995)、 z = 0:353

(A959)[28]に固定した。吸収の水素柱密度は我々の銀河による値に固定した。
この結果、 SISによるデータの解析結果として、 GISによる結果と整合する値を得た。比較

のため鶴氏によるGISの解析結果 [33]をその下に掲げる。
cluster name kT(keV) Z( Z� )

SIS:

A1995 9.45 +2:55
�1:97 0.04 +0:32

�0:04

A959 7.53 +1:82
�1:24 0.10 +0:25

�0:10

GIS:

A1995 9.44 +2:18
�1:54 0 +0:31

A959 6.47 +1:15
�1:01 0 +0:23
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第 6 章

議論

6.1 銀河数 {X線光度関係からのずれと重元素組成比の関係

本研究で、我々は銀河数 {X線光度の関係で銀河数の割に X線光度の低い、また銀河数の割
にX線光度の高い銀河団の重元素組成比について解析した。その結果、 A1674で Z = 0+0:20Z�

、A1995で Z = 0+0:31Z� 、 A959で Z = 0+0:23Z� という結果を得た (A1995、 A959は鶴氏に
よる値)。
銀河数の割に X線光度の低い A1674で非常に低い重元素組成比が確認されたことから、銀河

数 {X線光度の関係からの外れと重元素組成比の間に何らかの関係があるかどうかを検証する。
まず、あすか、ぎんが、 EXOSAT衛星で観測され、 2-10keVの範囲の X線光度と重元素組

成比のわかっている Abell銀河団について、 X線光度対 Abell銀河数の関係を図 6.1のようにプ
ロットした。次に、この関係を power lawでフィットし、横軸にフィット結果と実際の Abell銀
河数との差、縦軸に銀河団の重元素組成比をプロットした (図 6.2)。

図 6.1: あすか、ぎんが、 EXOSATで観測
された銀河団の銀河数 {X線光度関係

図 6.2: あすか、ぎんが、 EXOSATで観測
された銀河団の銀河数 {X線光度関係から
のずれと重元素組成比の関係

[40][41][12][13][33]

図 6.1、 6.2の記号はデータを引用した論文の違いである。1

1
2 :Arnaud et al.(1992)[40] + :Edge and Stewart(1991)[41] � :Mushotzky and Scharf(1997)[12], Mushotzky

and Lowenstein(1997)[13] � , � :Tsuru et al.(1996)[33]( � は A1995、A959) 4 :A1674
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図 6.2にプロットされたデータに対して、銀河数 {X線光度関係からのずれと重元素組成比と
の間に何らかの関係があるかどうかを調べた。元のデータに対し重元素組成比が一定のモデルで
フィットしても reduced �2 が大きくモデルの検定に向かない。そこで重元素組成比には元々い
くらかの分散があるものとして、重元素組成比がほぼ一定のモデルで reduced �2 がほぼ 1にな
るように �sys = 0:08Z� という分散を導入した。このようなデータに対し、重元素組成比が銀
河数からのずれによらず一定のモデルと、重元素組成比が銀河数からのずれに対し一次の相関が
あるモデルとをそれぞれフィットし、求まった �2 について F-testを行った。その結果、信頼度
99%で、銀河数の相関からのずれの一次の項を導入した方が重元素組成比をより良くフィットで
きるという結論に達した。一次の項の係数は �(4:5� 4:1)� 10�4Z�=�Ngal で、銀河数の超過の
大きいものほど重元素組成比が低いという傾向である。

6.2 銀河団ガスの進化についての描像

銀河団ガスの進化についての現在の研究の理解を、 Renzini(1997)[35]の論文に沿ってまとめ
る。

6.2.1 銀河団の銀河の可視光度と ICMの性質との関係

図 6.3は、銀河団・銀河群に対して、横軸に可視光 (Bバンド)での光度、縦軸に ICMの鉄の
質量と可視光での光度との比をとったものである。また図 6.4は、縦軸は同じで横軸に ICMの温
度を取ったものである。どちらの図においても、右上から左上にかけての直線的な分布と、左上
から左下への散らばった分布が見て取れる。2

A1674

図 6.3: 銀河団の可視光度 ( LB )と
M ICM

Fe =LB の関係

A1674

図 6.4: 銀河団の ICM温度と M ICM
Fe =LB の

関係

図 6.3の横軸はまさに銀河の richnessそのものを表すから、右側ほど rich、左側ほど poorな
銀河団 (群)である。右上から左上にかけての直線的な分布は、ある程度以上 richな銀河団は、
その ICM内の鉄の量と銀河の明るさの和 (星の明るさの和)との比がほぼ一定であることを示
す。逆に poorな銀河団ではその比にものによって何桁もの差があり、総じて richな銀河団のそ
れより低い (可視光の明るさの割に鉄の量が少ない)ことがわかる。
同様に図 6.4を見る。 ICMが銀河団の重力ポテンシャルとビリアル平衡にあるとすれば、

ICMの温度は銀河団の重力ポテンシャルの深さを表す。つまり図 6.4からは、ある程度以上重力
ポテンシャルの深い銀河団では ICM内の鉄の量と銀河の明るさの和との比がほぼ一定であり、

2図中のマークの違いは、図を引用した論文において参照した文献の違いである
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それよりポテンシャルの浅い銀河団ではこの比が大幅にばらつき、かつポテンシャルの深い銀河
団のそれより低いことがわかる。その境目はガス温度にして � 2keV 程度である。
銀河団の ICMに含まれる鉄の質量は、 (銀河団の ICMの質量) � (ICM内の鉄の存在比)で

求められる値である。この 2つの値についても同様なプロットをすると、銀河団の ICMの質量
は図 6.5、図 6.6のようになる。この 2図は上述した図 6.3、図 6.4と同様の性質を示している。
すなわち、ある程度以上 richな、もしくは ICM温度の高い (重力ポテンシャルの深い)銀河団で
は ICMの質量と銀河の明るさの和との比がほぼ一定で、いっぽう poorな、もしくは ICM温度
が低く重力ポテンシャルが浅い銀河団では、この比が大幅にばらついてかつ値が小さいというこ
とがわかる。

A1674

図 6.5: 銀河団の可視光度 ( LB )と
MICM=LB の関係

A1674

図 6.6: 銀河団の ICM温度と MICM=LB の
関係

次に、同様の横軸で、縦軸に ICMの重元素組成比をとったものを図 6.7、図 6.8に示す。図
6.7では、右半分の Z ' 0:3 程度に集まった点と、左半分の大きく散らばった点が見られる。
図 6.8でも、 kT �> 3 keV程度より温度が高い領域では Z ' 0:3 付近に集まり、逆にそれより温
度の低い領域の重元素組成比は大きくばらついている。

A1674

図 6.7: 銀河団の可視光度 ( LB )と ICMの
重元素組成比の関係

A1674

図 6.8: 銀河団の ICM温度と ICMの重元
素組成比の関係

6.2.2 rich cluster

以上の情報から、 richな銀河団について考える。
richな銀河団では、 M ICM

Fe =LB 、 MICM=LB、重元素組成比がほぼ一定値であることが特徴
である。もし銀河団がその進化の途上で、例えば銀河風などが原因で物質を外部に失っていれ
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ば、物質 (ICM)とともに鉄も外部に失われ、 M ICM
Fe =LB 、 MICM=LB は銀河団によってまちま

ちな値を取っても不思議ではない。一方、外部から物質が降着したりしていれば、銀河団外部の
ガスは原初ガスであり重元素を含まないので、それによって ICMの重元素が薄められることに
より、重元素組成比が銀河団によってまちまちの値となるであろう。これらの現象が見られない
ことは、 richな銀河団はその進化の途上で、外部に物質を失ったり逆に外部から物質が降着した
りしていないと考えるのが最も自然な説明である。
なおかつ、 M ICM

Fe =LB が一定ということは現在見えている (過去の爆発的星生成期でなく)星
の光度あたりの重元素の放出量が一定ということである。これは LB の大部分を占める楕円銀
河において、星生成時の質量の分布、つまり現在の星の分布から予想される重元素を大量に作る
ような同世代の大質量星の分布が、銀河団ごとにほぼ一定であったことを示唆する。また、楕円
銀河の星の生成時期、つまり今見えている星の平均年齢が銀河団ごとに違えば、同じ初期質量分
布から生成された (つまり同じ量の重元素を放出した)銀河団の間で LB が違うことになる。逆
に M ICM

Fe =LB が一定であることから、楕円銀河の星の生成時期がほぼ同じであることが示唆され
る。

ICMへの主要な重元素放出源であるとされる楕円銀河がこのようにどれも同じように進化し
てきたとすれば、 ICMに含まれる鉄の多くの割合は楕円銀河の星生成期 ( z � 3 )に生成された
ことになる。これは、 z � 0:5 程度までの銀河団の X線観測において、 ICMの重元素組成比が
近傍の物とほぼ変わらない [13]ことと矛盾しない。

6.2.3 poor cluster

一方、 poorな銀河団、あるいは銀河群ではどうか。
可視光度が LB �< 4 � 1011L� 、もしくは ICM温度が kT �< 2keV の範囲では、 M ICM

Fe =LB

、 MICM=LB の値は非常にばらつきが大きく、かつ richな銀河団の値より小さい。また、重元
素組成比は広い範囲にばらついている。これは、先ほどの議論をそのまま使って、 poorな銀河
団はものによって大量の ICMと重元素を失っていると考えられる。銀河団が ICMを失う機構と
して考えられるのは、楕円銀河の初期の爆発的星生成にともなう銀河風で ICMが加熱され、銀
河団の重力のポテンシャルから逃げてゆく、もしくは銀河風自体が銀河団の重力ポテンシャルに
束縛されずに銀河団外へ逃げてゆく過程である。重元素組成比が大きくばらついていることにつ
いては、 kT � 2keVより高温の ICMについては鉄の K輝線で重元素組成比を決定できるのに
対し、それ以下の温度では鉄の L輝線で重元素組成比を決定することによって不定性が大きくな
る [36]ことも一つの要因として考えられる。この不定性は当然 ICMの鉄の質量の計算にも影響
するが、不定性の影響を受けない ICMの質量が銀河の光度に対して poorな銀河団でやはり小さ
いこと、重元素組成比のばらつきがせいぜい一桁であるのに対し、 M ICM

Fe =LB のばらつきはおお
よそ二桁にわたっていることなどを考えれば、上述の筋道は重元素組成比測定の不定性だけで否
定されるものではない。

richな銀河団と poorな銀河団との間に ICMの量についてこれだけの差があるということか
ら、 richな銀河団は poorな銀河団が単に集合することによって形作られてきたという描像は確
実に否定される。銀河団が集合する際、仮にガスが失われなかったとしても、集合後の LB は両
銀河団の LB の和になるので、集合後の M ICM

Fe =LB 、MICM=LB は集合前よりも大きい値になる
ことはない。つまり richな銀河団は、その形成の初期の過程から poorな銀河団と異なっている
と考えるのが自然である。あるいは poorな銀河団が集合することで richな銀河団が作られたと
するならば、それは poorな銀河団がまだ原初ガスを失っていない初期でなければならない。
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6.2.4 銀河風の影響

銀河風の ICMに与える影響を見積もるため、簡単なシミュレーションと計算を行った。銀河
風が ICMに与える影響は、銀河風が銀河団の重力ポテンシャルに捕らえられることなく逃げて
ゆく可能性と、銀河風が ICMに混ざって ICMを加熱する結果、 ICMが銀河団のポテンシャル
から溢れる可能性である。

銀河風が銀河団から逃げる可能性

銀河団が ICM密度が � = 0:5 、 rc = 500kpc の �-pro�leで表されると仮定し、銀河団の中
心部で、銀河風の典型的な初速である 500km/s[36]で放出された物体の運動を考えた。重力場は
5.10式であらわされる質量からの重力とし、 ICMとの相互作用は考えないものとする。その結
果、図 6.9にみられるように、温度 0.5keVと低い温度、つまり浅いポテンシャルの銀河団からも
物体は逃げることはできなかった。図 6.9の縦軸は物体の速度、横軸は中心からの距離である。
いっぽう、初速を典型的な値の 2倍の 1000km/sとしてシミュレートすると、図 6.10のように、
おおよそ 1.5keV以下の poorな銀河団に見られる温度では物体は逃げることができ、それ以上の
richな銀河団に見られる温度では物体はやはり逃げることができなかった。

図 6.9: シミュレーション：初速 500km/s

の場合
図 6.10: シミュレーション：初速 1000km/s

の場合

銀河風による加熱の影響

次に、 ICMの鉄がすべて II型超新星でつくられ、超新星の爆発のエネルギーが全て ICMの
加熱に使われたと単純化した場合の ICMの温度の変化を考えた。
銀河風による重元素を外にほとんど逃していないと考えられる richな銀河団の場合を

考える。図 6.3から、 LB = 1013L� の rich clusterの ICMに含まれる鉄の質量は、
log(M ICM

Fe =LB) � �2より M ICM
Fe � 1011M� と見積もられる。

II型超新星で 1回の爆発で放出される鉄の量は典型的に 0:07M� 程度である [39]とすると、
1011M� の鉄をすべて II型超新星でまかなうには 1:4�1012 個程度の II型超新星が必要である。

1回の爆発で 1051erg の運動エネルギーが放出され、それが全て ICMに注入されるとすると
合計の運動エネルギーは 1:4 � 1063erg 程度となる。 LB = 1013L� の rich clusterの ICMの質
量は、図 6.5から、 log(M ICM

Fe =LB) � 1:5より MICM � 3 � 1014M� と見積もられる。 ICMを
平均原子量 0.6の理想気体と考えると、 1:4 � 1063erg のエネルギーを注入した時の温度上昇は
kT � 1keV 程度となる。
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一方、 poorな銀河団についても考える。 LB = 1011L� の poor clusterで、単位可視光度あ
たり同じ割合で超新星が存在するとすると 1:4� 1010 個程度の II型超新星が存在し、その放出エ
ネルギーは 1:4� 1061erg 程度となる。
仮に poorな銀河団は銀河風の時期にはまだ質量を失っておらず、 rich clusterと同じ

log(M ICM
Fe =LB) � 1:5 程度の ICMを持っていたとすると、 ICM質量は MICM � 3 � 1012M�

となり、温度上昇は同じく kT � 1keV 程度となる。
銀河団のポテンシャルが一定で、ポテンシャルによって圧力が決定されるとすると、理想気

体の状態方程式 P = nkT より粒子密度と温度は反比例する。 ICMが銀河団のポテンシャルと
平衡にある温度を持っているとすると、例えば温度 10keVの richな銀河団において 1keVの温
度上昇は 1割の ICMを失うことを意味する。一方、例えば温度 1keVの poorな銀河団において
は、 1keVの温度上昇で ICMの半分を失うことになる。 poorな銀河団はその質量の多くを銀河
風の加熱によって失うという描像に整合する。

以上のように、銀河風が銀河団に捕らえられずそのまま逃げてゆく可能性、銀河風によって
ICMが加熱される可能性ともじゅうぶん存在することがわかった。むろん、この両者がどのく
らいの割合で起こりうるのかなどはわからないが、すくなくとも ICMの成り立ちに何らかの影
響を与えうることは確かである。また、いずれの例においても、銀河団の系からガスが逃げて行
く可能性が、とりわけポテンシャルの浅い poorな銀河団で顕著であるべきことも重要である。

6.3 A1674の特徴

次に、 A1674の観測から得られたパラメータを他の一般の銀河団と比較する。

6.3.1 観測から得られた性質

まず、観測の結果得られた性質として、 5章の結果から、以下のようなことが言える。
X線スペクトル解析の結果から、

� ICMの温度は低い。

� ICMの温度対 X線光度の関係は、他の銀河団の持つ関係に乗っている。

可視光の観測の色 -光度関係から

� 銀河に占める楕円銀河の割合が非常に低い。

銀河および ICMの空間分布の解析結果から

� A1674の ICMは一方向に延びた広がりを示すが、単一の �-modelでフィットすることが
できる。

6.3.2 観測結果を元にした計算により得られた性質

可視光度と ICM質量、鉄の質量の関係

A1674の M ICM
Fe =LB 、 MICM=LB 、重元素組成比の値を 6.2節の図 6.3から図 6.8にプロット

した。 LB は他の richな銀河団と変わらない値であるが、 M ICM
Fe =LB は約一桁、MICM=LB は

数分の一、他の richな銀河団より小さい値を示している。ここから、 A1674の特徴として、他
の richな銀河団と比べて
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� ICMの質量が銀河の光度の割に少ない。

� ICM内の鉄の質量が銀河の光度の割に少ない。

ことがわかる。

全質量とガス質量の比

A1674の全質量に対する銀河の質量、 ICMの質量の比について他の銀河団との比較をす
る。

5.1.2節で求めた可視光度から、銀河の質量 {光度比がM=L = 8M�=L� であると仮定し
て3、 A1674の星の質量 Mstars は、Mstars = 3:85� 1013M� を得た。 ICMの質量、全質量につ
いては、 5.2節で求めた結果であるMICM = 5:20� 1013M� 、 Mtot = 3:15� 1014M� を使う。
以上の値から、銀河の質量および ICMの質量の全質量に対する比、 (銀河の質量+ICMの

質量)の全質量に対する比を他の銀河団と比べると、図 6.11のようになる。

銀河質量／重力質量

AAAA
AAAAガス質量／重力質量

AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA

AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA

AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA

AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA

A
A
A
A
A
A
A
A

AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA
AA

0

0.2

0.4
質
量
比

3×10 10

重力質量(×太陽質量)
1014 14 15

A2589
A2063

A1674

A1795

A85

A2029

図 6.11: 銀河の質量、 ICM質量の全質量に対する比
[37]

3これは他の銀河団のMstars 等を引用した論文の定義に合わせている。
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図 6.11からは、

� A1674の (Mstars +MICM )=Mtot は他の銀河団に比べて変わらない

� 銀河の質量が他の銀河団に比べ多い

� ICMの質量は他の銀河団に比べ少ない

といった性質が見て取れる。

では次に、 MICM 、 Mtot を決めるパラメータのうち何がMICM=Mtot を小さくする方向に
寄与しているのかを考える。
まず A1674の特徴としてみられるのは低い ICM温度であるが、 ICM質量の計算には温度は

関わらない。また全質量は温度に比例するので、低い ICM温度は MICM=Mtot を小さくする方
向への寄与はしない。
次に �-pro�leのフィット結果である、他よりやや小さい � の影響を考える。これについて

は、複数の � を仮定し、他のパラメータは固定して計算を行った結果、
� Mtot(M�) MICM (M�) MICM=Mtot

0.4 2:7� 1014 6:5� 1013 0.24

0.465 3:2� 1014 5:2� 1013 0.16

0.5 3:4� 1014 4:7� 1013 0.14

0.55 3:7� 1014 4:0� 1013 0.11

となり、 � が大きくなるほど MICM=Mtot は小さくなる傾向が分かった。つまり A1674の �

が他の銀河団より小さいことによる MICM=Mtot を小さくする方向への寄与はない。
次に中心部のガス密度を考える。 5.2節で求めたように、 A1674の中心部でのガス密度は

n(0) = 5:36 � 10�4cm�2である。この値は、他の銀河団の中心部の密度は一般的に 10�3 �

10�2cm�3 であること [38]を考えると低い。MICM は n(0) に比例し Mtot は n(0) によらな
いので、低い n(0) は MICM=Mtot を小さくする方向に寄与する。
以上より、 A1674の MICM=Mtot が他の銀河団より小さい直接の原因は、その低い中心部ガ

ス密度にあると言える。

6.4 仮説

銀河団 A1674の以上の特徴を説明しうる仮説を考える。

poor clusterの集合 6.2節において、 richな銀河団と poorな銀河団との違いは、銀河の光度
あたりの ICM質量、もしくは ICM内の鉄の質量の違いにあらわれていることを述べた。いっぽ
う、A1674は richな銀河団にもかかわらず、銀河の光度あたりの ICM質量、 ICM内の鉄の質
量ともに低く、むしろ poorな銀河団の値に近い。 A1674は poorな銀河団の寄せ集めでできた
物である、と考えれば、この低い M ICM

Fe =LB 、 MICM=LB の値は説明できる。

重力的集合の時期 A1674はそのガスの重力的集合が何らかの原因で遅く、いまなお ICMが集
合しつつある途中であると考えると MICM=LB が低いことの説明がつく。また、楕円銀河からの
銀河風の起こった時期に十分な重力ポテンシャルを形作ることができていなければ、重元素を銀
河団の外へ逃してしまったということも考えられる。
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銀河の組成の異常 可視光度に対する重元素の質量 M ICM
Fe =LB が低いのは、そもそも重元素を

放出すると考えられている楕円銀河の割合が非常に低かったからである、ということが可視光
の観測結果から考えられる。しかし、銀河風は ICMの重元素の主要な供給源であっても、 ICM

の質量の大半は原初ガスであり銀河風による寄与は少ないと考えられているため、この説単独で
MICM=LB が低いことを説明するのは難しい。

6.5 検証

前節で述べた仮説に関する議論をする。

温度 -光度関係

A1674の ICMの温度と X線光度は、 5.11図に示されるように、他の銀河団の示す関係に
乗っている。
ここで、温度 {X線光度関係に乗った複数の poorな銀河団が単にその寄せ集めで richな銀河

団に見えているという場合の、その温度と光度について考える。温度は重力的ポテンシャルの深
さを表すと考えると、温度は元々の poorな銀河団の温度から変わらないことが考えられる。一
方、X線光度は ICMの量を表すと考えると、集合後の X線光度は大きくなる。すなわち、これ
は集合後の性質が温度 {X線光度関係から外れるということである。 A1674の温度 {光度関係が
他の銀河団の示す関係に乗っていることから考えると、 poorな銀河団が見かけ上集合したとす
る説明は難しい。

銀河の組成とMstars=Mtot、MICM=Mtot

図 6.11に示されるように、 A1674の全質量を基準にした銀河質量、ガス質量の比からは、他
の銀河団に比べて銀河の質量が多くガスの質量が少ないといった性質がわかる。銀河団ガスの重
元素は銀河内の星で合成される物であるから、単純に考えれば星が多くガスが少なければガス
の重元素組成比は高くなるはずである。しかし実際には観測された銀河団ガスの重元素組成比は
非常に低い。可視光の観測より得られた、銀河に占める楕円銀河の割合が低いということがその
原因として考えられる。すなわち、ガスの質量が少なく銀河の質量が多くても、楕円銀河の数が
少なければ銀河団ガスに供給される重元素の量は少なく、重元素組成比は低いということがわか
る。これは、銀河団ガスへの重元素の主要な供給源は楕円銀河であるという説の直接な観測的証
拠である。

A1674の性質の説明

A1674の性質を説明するための前 3説のうち、 poorな銀河団の集合とする説は否定され
た。その一方、他の 2説を組み合わせると、 A1674の性質をスムーズに説明できる。すなわ
ち、

� A1674はガスの重力的集合が遅れ、いまなお進化しつつある銀河団である。

� その初期の密度ゆらぎの幅は小さくガス密度が低かったとすれば、楕円銀河が非常に少な
いという観測結果は、銀河団に属さない銀河には楕円銀河の割合が低いという傾向 [10]と
整合する。

� A1674は進化の途上にあるので、いまだ力学的に平衡に達せず ICMの形状は非対称であ
る。またポテンシャルが浅くガス温度は低い。
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� ICMは銀河風による加熱でポテンシャルの外に逃げた、あるいはいまだガスが集合しつつ
ある途中であるので、中心部のガス密度は低く、銀河団の規模の割に ICMの量は少なく、
X線光度は低い。

� 楕円銀河が少ないことは銀河風による重元素の放出量が少ないことを意味する。さらに銀
河風の時期に重力ポテンシャルが浅ければ、重元素をポテンシャルの外に失ってしまう。
このため、銀河団の規模の割に重元素組成比は非常に低い。

といった描像が可能である。
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第 7 章

結論

本研究の結果を以下にまとめる。

� 銀河数が多い割に X線光度の低い銀河団 A1674は、非対称な ICM構造、低い ICM温
度、非常に低い重元素組成比を持つ。

� A1674の温度対 X線光度の関係は、他の銀河団に見られる関係と符合している。

� A1674は楕円銀河の割合が非常に低い銀河団である。

� A1674は可視光度に対する鉄の質量の比、可視光度に対する ICM質量の比とも、通常
richな銀河団に見られる値よりも小さく、むしろ poorな銀河団に見られる値に近い。

� 以上の性質を説明するために、次のようなモデルが考えられる。

A1674は初期のガスの密度揺らぎの幅が小さく、重力的集合の時期が遅くなり、いまだ進
化の途上にある。そのため ICMの量、温度、 X線光度は典型的な richな銀河団に見られ
る値より低い。ガスの密度が低いので楕円銀河は渦巻銀河に比べて少なく、銀河風による
ICMへの重元素注入の量は少ない。

� 他の richな銀河団に比べ A1674は銀河の質量が大きくガスの質量は小さいにもかかわら
ず、重元素組成比は低く、これは楕円銀河の割合が低いことで説明される。

� このことは、銀河団ガスへの重元素の供給源が楕円銀河であるということの直接の観測的
証拠である。
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