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第8章 熱制動輻射と銀河、銀河団の高温プラズマ

8.1 制動輻射
Dipole輻射は

d⃗ =
∑

i

qir⃗i(8.1)

P =
2
¨⃗
d2

3c3
(8.2)

と書けたが、同種粒子の 2体散乱の場合

d⃗ =
∑

i=0,1

qir⃗i = Const.(8.3)

P =
2
¨⃗
d2

3c3
= 0(8.4)

となる。よって、同種粒子の 2体散乱では Dipole輻射を行なわない。そこで、ここでは電子とイオンの 2体散乱による
輻射を考える。
電子はイオンに比べて非常に軽いので、イオンは静止しており固定されたクーロン場を考えることにする。イオンを

原点として電子の位置を R⃗とすると、

d⃗ = R⃗(8.5)
¨⃗
d = −e

¨⃗
R = −e ˙⃗v(8.6)

となる。放射される電磁波のエネルギーの各周波数成分は

d(t) ≡
∫ ∞

−∞
e−iωtd̂(ω)dω(8.7)

d̈(t) = −
∫ ∞

−∞
ω2d̂(ω)e−iωtdω(8.8)

dW

dωdΩ
=

1

c3
ω4|d̂(ω)|2 sin2 Θ(8.9)

dW

dω
=

8πω4

3c3
|d̂(ω)|2(8.10)

なので、 ¨⃗
dから d̂(ω)を次のように逆フーリエ変換して求めれば良い。

−ω2d̂(ω) =
1

2π

∫ ∞

−∞

¨⃗
deiωtdt(8.11)

d̂(ω) =
e

2πω2

∫ ∞

−∞
˙⃗veiωtdt(8.12)

これを真面目にやるのは大変なので、以下のように近似する。インパクトパラメータ bと vを比べた場合、衝突時間 τ

は

τ ≡ b

v
(8.13)
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電子はイオンに比べて非常に軽いので、イオンは静止しており固定されたクーロン場を考えることにする。イオンを

原点として電子の位置を R⃗とすると、

d⃗ = R⃗(8.5)
¨⃗
d = −e

¨⃗
R = −e ˙⃗v(8.6)

となる。放射される電磁波のエネルギーの各周波数成分は

d(t) ≡
∫ ∞

−∞
e−iωtd̂(ω)dω(8.7)

d̈(t) = −
∫ ∞

−∞
ω2d̂(ω)e−iωtdω(8.8)

dW

dωdΩ
=

1

c3
ω4|d̂(ω)|2 sin2 Θ(8.9)

dW

dω
=

8πω4

3c3
|d̂(ω)|2(8.10)

なので、 ¨⃗
dから d̂(ω)を次のように逆フーリエ変換して求めれば良い。

−ω2d̂(ω) =
1

2π

∫ ∞

−∞

¨⃗
deiωtdt(8.11)

d̂(ω) =
e

2πω2

∫ ∞

−∞
˙⃗veiωtdt(8.12)

これを真面目にやるのは大変なので、以下のように近似する。インパクトパラメータ bと vを比べた場合、衝突時間 τ

は

τ ≡ b

v
(8.13)
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となる。もしも、τ に比べて考えている周波数 ωが非常に大きい場合は式 8.12の積分の中の eiωtは何度も振動するので、
式 8.12の積分は 0になる。別の言い方をすると、ω ∼ 1/τ 以上の周波数を持つ光は出ない、ということである。
一方、ωが小さい場合には eiωt は 1になる。 ˙⃗v の時間積分はすなわち衝突前後の速度変化に等しく、それを∆v⃗と書

くと、

ˆ⃗
d(ω) ∼

⎧
⎨

⎩

e
2πω2∆v⃗ ωτ ≪ 1 → ω ≪ 1/τ = v/b b ≪ v/ωだけ考える
0 ωτ ≫ 1 → ω ≫ 1/τ = v/b b ≫ v/ωだけ考える

(8.14)

となる。衝突時間が短いと言う事は vが非常に速いということなので、電子はほとんど直線運動し、運動の垂直方向に
少しだけ速度変化を受けると考えると、

˙⃗v =
F⃗

me
(8.15)

=
Ze2

me

b

(b2 + v2t2)3/2
(8.16)

∆v =
Ze2

me

∫ ∞

−∞

b

(b2 + v2t2)3/2
dt(8.17)

=
2Ze2

mebv
(8.18)

よって、

dW

dω
=

8πω4

3c3
|d̂(ω)|2(8.19)

dW (b)

dω
=

⎧
⎨

⎩

8Z2e6

3πc3m2
ev

2b2 b ≪ v/ω

0 b ≫ v/ω
(8.20)

となる。これは一回の散乱であるが、電子密度、イオン密度を ne、niとすると、インパクトパラメータ bに対する単位
時間辺りの衝突の回数は neniv2πbdbなので、

dW

dωdV dt
= neni2πv

∫ bmax

bmin

dW (b)

dω
bdb(8.21)

=
16e6

3c3m2v
neniZ

2

∫ bmax

bmin

1

b
db(8.22)

=
16e6

3c3m2v
neniZ

2 ln

(
bmax

bmin

)
(8.23)

となる。bmax と bmin は以下のようにして決まる。
まず、bmax から。問題にしている ωに対しては b ≫ v/ωの範囲は積分しても 0になる。よって、

ωτ ≪ 1,ω
b

v
≪ 1(8.24)

bmax =
v

ω
(8.25)

となる。
bmin には二つの条件がある。一つ目は∆v ∼ vとなる条件 (1)で、

∆v ∼ v(8.26)

∆v =
2Ze2

mebv
= v(8.27)

b(1)min =
2Ze2

mev2
(8.28)
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となる。bmax と bmin は以下のようにして決まる。
まず、bmax から。問題にしている ωに対しては b ≫ v/ωの範囲は積分しても 0になる。よって、
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8.1 制動輻射
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3c3
(8.2)
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P =
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¨⃗
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τ ≡ b

v
(8.13)
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となる。もしも、τ に比べて考えている周波数 ωが非常に大きい場合は式 8.12の積分の中の eiωtは何度も振動するので、
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となる。衝突時間が短いと言う事は vが非常に速いということなので、電子はほとんど直線運動し、運動の垂直方向に
少しだけ速度変化を受けると考えると、
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となる。bmax と bmin は以下のようにして決まる。
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ωτ ≪ 1,ω
b

v
≪ 1(8.24)

bmax =
v

ω
(8.25)

となる。
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少しだけ速度変化を受けると考えると、
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となる。これは一回の散乱であるが、電子密度、イオン密度を ne、niとすると、インパクトパラメータ bに対する単位
時間辺りの衝突の回数は neniv2πbdbなので、
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となる。bmax と bmin は以下のようにして決まる。
まず、bmax から。問題にしている ωに対しては b ≫ v/ωの範囲は積分しても 0になる。よって、

ωτ ≪ 1,ω
b

v
≪ 1(8.24)

bmax =
v

ω
(8.25)

となる。
bmin には二つの条件がある。一つ目は∆v ∼ vとなる条件 (1)で、

∆v ∼ v(8.26)

∆v =
2Ze2

mebv
= v(8.27)

b(1)min =
2Ze2

mev2
(8.28)
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である。二つ目は量子論が問題になる条件 (2)で、

∆x∆p ∼ h̄, ∆x ∼ b, ∆p ∼ mv(8.29)

b(2)min =
h

mev
(8.30)

である。それぞれ、

bmin =

⎧
⎨

⎩
b(1)min,

1
2mev2 ≪ Z2Ry

b(2)min,
1
2mev2 ≫ Z2Ry

(8.31)

Ry =
mee4

2h̄2(8.32)

となる。考えている物質がプラズマ状態だとすると、条件 (2)が一般的といえる。その場合には、

dW

dωdV dt
=

16e6

3c3m2v
neniZ

2 ln

(
m2v2

hω

)
(8.33)

となる。このスペクトル log− logで書くと図 8.1 となる。
一般的には色々なことを考えてややこしい部分を Gaunt Factor gff (v,ω) に押し込める。
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dωdV dt
=

16πe6

3
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3c3m2v
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2gff (v,ω)(8.34)

gff (v,ω) =

√
3

π
ln

(
bmax

bmin
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(8.35)

gff の計算としては、Karzas and Latter (1961)などが有名である。

図 8.1: 単一速度の電子による制動輻射のスペクトル。
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8.2 熱制動輻射
8.2.1 熱制動輻射
電子が熱的な分布を取っていた場合、速度分布関数は
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)
d3v⃗(8.36)

dP (v) ∝ 4πv2 exp

(
−mev2

2kT

)
dv(8.37)

となる。この重みをつけて積分してやれば良い。よって、
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dV dtdω
=

∫∞
vmin

dW (v,ω)
dωdV dt v

2 exp(−mev2/2kT )dv∫∞
0 v2 exp(−mev2/2kT )dv

(8.38)

hν =
1

2
mev

2
min(8.39)

となる。量子論的に hνの光子を作るために必要な電子エネルギーを考え、vminを導入してある。これを例によって、や
やこしい所を ḡff という Velocity Averaged Gaunt Factorというパラメータに押し込め、

εffν =
dW (T, hν)

dV dtdν
=

25πe6

3mec3

(
2π

3kme

)1/2

T−1/2Z2nenie
−hν/kT ḡff(8.40)

= 6.8× 10−38Z2T−1/2Z2nenie
−hν/kT ḡff (ergs s−1 cm−3 Hz−1)(8.41)

となる (図 8.2)。X線領域での普通の熱的プラズマは、

gff =

(
3

π

kT

hν

)1/2

(8.42)

εffν ∝ (hν)−0.4e−hν/kT(8.43)

となる。つまり、hν < kT ではエネルギーインデックスで−0.4のベキ関数型、hν > kT では、Exponential的に落ちる。
全周波数を積分し、単位時間あたりのエネルギー放射量を

εff =
dW

dtdV
=

(
2πkT

3me

)1/2 25πe6

3hmec3
Z2neniḡB(8.44)

= 1.4× 10−27T 1/2Z2neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.45)

ḡB ≃ 1.2(8.46)

となる。∝ n2
√
T であることは覚えておくこと。n2になるのは、電子とイオンの 2体相互作用のため。さらに、宇宙組

成を仮定した場合の値は以下の通り (Sarazin 1988)。

εff =
∑

i

1.4× 10−27T 1/2Z2
i neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.47)

= 3.0× 10−27T 1/2n2
H (ergs s−1 cm−3)(8.48)

実際の宇宙組成を持つ高温のプラズマの場合、T > 3 × 107 では熱制動輻射が支配的であるが、T < 3 × 107 では下
の章で示すように輝線による放射が支配的となる。非常に粗い近似として下の式が与えられている (McKee and Cowie

1977)。

ε = 6.2× 10−19T−0.6n2
H (ergs s−1 cm−3) (at 105K < T < 4× 107K)(8.49)

また、Gaetz and Salpeter (1983)では、

ε =
(
1.6× 10−18T−0.7 + 2.3× 10−27T 0.5

)
nenH (ergs s−1 cm−3) (at T > 105K)(8.50)

が与えられている (正しいはずだが使う時は確認すること)。この式の第 2項は熱制動輻射であるが、上で与えられた係
数と違っている。これは、主に Emission Integralを nenHで与えるか、n2

Hで与えるかの違いである。微妙な話しをする
場合は、十分に気をつける必要がある。
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Z2neniḡB(8.44)

= 1.4× 10−27T 1/2Z2neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.45)
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やこしい所を ḡff という Velocity Averaged Gaunt Factorというパラメータに押し込め、

εffν =
dW (T, hν)

dV dtdν
=

25πe6

3mec3

(
2π

3kme

)1/2

T−1/2Z2nenie
−hν/kT ḡff(8.40)
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ḡB ≃ 1.2(8.46)

となる。∝ n2
√
T であることは覚えておくこと。n2になるのは、電子とイオンの 2体相互作用のため。さらに、宇宙組

成を仮定した場合の値は以下の通り (Sarazin 1988)。

εff =
∑

i

1.4× 10−27T 1/2Z2
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−hν/kT ḡff(8.40)

= 6.8× 10−38Z2T−1/2Z2nenie
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i neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.47)

= 3.0× 10−27T 1/2n2
H (ergs s−1 cm−3)(8.48)

実際の宇宙組成を持つ高温のプラズマの場合、T > 3 × 107 では熱制動輻射が支配的であるが、T < 3 × 107 では下
の章で示すように輝線による放射が支配的となる。非常に粗い近似として下の式が与えられている (McKee and Cowie

1977)。

ε = 6.2× 10−19T−0.6n2
H (ergs s−1 cm−3) (at 105K < T < 4× 107K)(8.49)

また、Gaetz and Salpeter (1983)では、

ε =
(
1.6× 10−18T−0.7 + 2.3× 10−27T 0.5

)
nenH (ergs s−1 cm−3) (at T > 105K)(8.50)

が与えられている (正しいはずだが使う時は確認すること)。この式の第 2項は熱制動輻射であるが、上で与えられた係
数と違っている。これは、主に Emission Integralを nenHで与えるか、n2

Hで与えるかの違いである。微妙な話しをする
場合は、十分に気をつける必要がある。

130 第 8章 熱制動輻射と銀河、銀河団の高温プラズマ

8.2 熱制動輻射
8.2.1 熱制動輻射
電子が熱的な分布を取っていた場合、速度分布関数は

dP ∝ exp

(
−mev2

2kT

)
d3v⃗(8.36)

dP (v) ∝ 4πv2 exp

(
−mev2

2kT

)
dv(8.37)

となる。この重みをつけて積分してやれば良い。よって、

dW (T,ω)

dV dtdω
=

∫∞
vmin

dW (v,ω)
dωdV dt v

2 exp(−mev2/2kT )dv∫∞
0 v2 exp(−mev2/2kT )dv

(8.38)

hν =
1

2
mev

2
min(8.39)

となる。量子論的に hνの光子を作るために必要な電子エネルギーを考え、vminを導入してある。これを例によって、や
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i neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.47)

= 3.0× 10−27T 1/2n2
H (ergs s−1 cm−3)(8.48)

実際の宇宙組成を持つ高温のプラズマの場合、T > 3 × 107 では熱制動輻射が支配的であるが、T < 3 × 107 では下
の章で示すように輝線による放射が支配的となる。非常に粗い近似として下の式が与えられている (McKee and Cowie

1977)。

ε = 6.2× 10−19T−0.6n2
H (ergs s−1 cm−3) (at 105K < T < 4× 107K)(8.49)

また、Gaetz and Salpeter (1983)では、

ε =
(
1.6× 10−18T−0.7 + 2.3× 10−27T 0.5

)
nenH (ergs s−1 cm−3) (at T > 105K)(8.50)

が与えられている (正しいはずだが使う時は確認すること)。この式の第 2項は熱制動輻射であるが、上で与えられた係
数と違っている。これは、主に Emission Integralを nenHで与えるか、n2

Hで与えるかの違いである。微妙な話しをする
場合は、十分に気をつける必要がある。

130 第 8章 熱制動輻射と銀河、銀河団の高温プラズマ

8.2 熱制動輻射
8.2.1 熱制動輻射
電子が熱的な分布を取っていた場合、速度分布関数は

dP ∝ exp

(
−mev2

2kT

)
d3v⃗(8.36)

dP (v) ∝ 4πv2 exp

(
−mev2

2kT

)
dv(8.37)

となる。この重みをつけて積分してやれば良い。よって、

dW (T,ω)

dV dtdω
=

∫∞
vmin

dW (v,ω)
dωdV dt v

2 exp(−mev2/2kT )dv∫∞
0 v2 exp(−mev2/2kT )dv

(8.38)

hν =
1

2
mev

2
min(8.39)

となる。量子論的に hνの光子を作るために必要な電子エネルギーを考え、vminを導入してある。これを例によって、や
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= 1.4× 10−27T 1/2Z2neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.45)
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−hν/kT ḡff (ergs s−1 cm−3 Hz−1)(8.41)

となる (図 8.2)。X線領域での普通の熱的プラズマは、

gff =

(
3

π

kT

hν

)1/2

(8.42)

εffν ∝ (hν)−0.4e−hν/kT(8.43)

となる。つまり、hν < kT ではエネルギーインデックスで−0.4のベキ関数型、hν > kT では、Exponential的に落ちる。
全周波数を積分し、単位時間あたりのエネルギー放射量を

εff =
dW

dtdV
=

(
2πkT

3me

)1/2 25πe6

3hmec3
Z2neniḡB(8.44)
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やこしい所を ḡff という Velocity Averaged Gaunt Factorというパラメータに押し込め、

εffν =
dW (T, hν)

dV dtdν
=

25πe6

3mec3

(
2π

3kme

)1/2

T−1/2Z2nenie
−hν/kT ḡff(8.40)
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= 1.4× 10−27T 1/2Z2neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.45)
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実際の宇宙組成を持つ高温のプラズマの場合、T > 3 × 107 では熱制動輻射が支配的であるが、T < 3 × 107 では下
の章で示すように輝線による放射が支配的となる。非常に粗い近似として下の式が与えられている (McKee and Cowie

1977)。

ε = 6.2× 10−19T−0.6n2
H (ergs s−1 cm−3) (at 105K < T < 4× 107K)(8.49)

また、Gaetz and Salpeter (1983)では、

ε =
(
1.6× 10−18T−0.7 + 2.3× 10−27T 0.5

)
nenH (ergs s−1 cm−3) (at T > 105K)(8.50)

が与えられている (正しいはずだが使う時は確認すること)。この式の第 2項は熱制動輻射であるが、上で与えられた係
数と違っている。これは、主に Emission Integralを nenHで与えるか、n2

Hで与えるかの違いである。微妙な話しをする
場合は、十分に気をつける必要がある。
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Z2neniḡB(8.44)

= 1.4× 10−27T 1/2Z2neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.45)
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図 8.2: 熱制動輻射の Gaunt Factor ḡff (ν, T )。右上の領域が、X線プラズマを X線で見た場合の領域。

8.2.2 熱制動吸収
放射があれば逆過程の吸収もあるというのは前述の通りであり、両者の関係は Kirchhoffの法則より
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αff
ν =

1

4π

εffν
Bν(T )

(8.53)

となる。

Bν(T )dν = Iν = uνc =
2hν3/c2

exp(hν/kBT )− 1
dν(8.54)
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ḡff (cm−1)(8.56)
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の章で示すように輝線による放射が支配的となる。非常に粗い近似として下の式が与えられている (McKee and Cowie

1977)。

ε = 6.2× 10−19T−0.6n2
H (ergs s−1 cm−3) (at 105K < T < 4× 107K)(8.49)

また、Gaetz and Salpeter (1983)では、

ε =
(
1.6× 10−18T−0.7 + 2.3× 10−27T 0.5

)
nenH (ergs s−1 cm−3) (at T > 105K)(8.50)

が与えられている (正しいはずだが使う時は確認すること)。この式の第 2項は熱制動輻射であるが、上で与えられた係
数と違っている。これは、主に Emission Integralを nenHで与えるか、n2

Hで与えるかの違いである。微妙な話しをする
場合は、十分に気をつける必要がある。

130 第 8章 熱制動輻射と銀河、銀河団の高温プラズマ

8.2 熱制動輻射
8.2.1 熱制動輻射
電子が熱的な分布を取っていた場合、速度分布関数は

dP ∝ exp

(
−mev2

2kT

)
d3v⃗(8.36)

dP (v) ∝ 4πv2 exp

(
−mev2

2kT

)
dv(8.37)

となる。この重みをつけて積分してやれば良い。よって、

dW (T,ω)

dV dtdω
=

∫∞
vmin

dW (v,ω)
dωdV dt v

2 exp(−mev2/2kT )dv∫∞
0 v2 exp(−mev2/2kT )dv

(8.38)

hν =
1

2
mev

2
min(8.39)

となる。量子論的に hνの光子を作るために必要な電子エネルギーを考え、vminを導入してある。これを例によって、や
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= 1.4× 10−27T 1/2Z2neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.45)
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やこしい所を ḡff という Velocity Averaged Gaunt Factorというパラメータに押し込め、

εffν =
dW (T, hν)

dV dtdν
=

25πe6

3mec3

(
2π

3kme

)1/2

T−1/2Z2nenie
−hν/kT ḡff(8.40)

= 6.8× 10−38Z2T−1/2Z2nenie
−hν/kT ḡff (ergs s−1 cm−3 Hz−1)(8.41)

となる (図 8.2)。X線領域での普通の熱的プラズマは、

gff =

(
3

π

kT

hν

)1/2

(8.42)

εffν ∝ (hν)−0.4e−hν/kT(8.43)

となる。つまり、hν < kT ではエネルギーインデックスで−0.4のベキ関数型、hν > kT では、Exponential的に落ちる。
全周波数を積分し、単位時間あたりのエネルギー放射量を

εff =
dW

dtdV
=

(
2πkT

3me

)1/2 25πe6

3hmec3
Z2neniḡB(8.44)

= 1.4× 10−27T 1/2Z2neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.45)

ḡB ≃ 1.2(8.46)

となる。∝ n2
√
T であることは覚えておくこと。n2になるのは、電子とイオンの 2体相互作用のため。さらに、宇宙組

成を仮定した場合の値は以下の通り (Sarazin 1988)。

εff =
∑

i

1.4× 10−27T 1/2Z2
i neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.47)

= 3.0× 10−27T 1/2n2
H (ergs s−1 cm−3)(8.48)

実際の宇宙組成を持つ高温のプラズマの場合、T > 3 × 107 では熱制動輻射が支配的であるが、T < 3 × 107 では下
の章で示すように輝線による放射が支配的となる。非常に粗い近似として下の式が与えられている (McKee and Cowie

1977)。

ε = 6.2× 10−19T−0.6n2
H (ergs s−1 cm−3) (at 105K < T < 4× 107K)(8.49)

また、Gaetz and Salpeter (1983)では、

ε =
(
1.6× 10−18T−0.7 + 2.3× 10−27T 0.5

)
nenH (ergs s−1 cm−3) (at T > 105K)(8.50)

が与えられている (正しいはずだが使う時は確認すること)。この式の第 2項は熱制動輻射であるが、上で与えられた係
数と違っている。これは、主に Emission Integralを nenHで与えるか、n2

Hで与えるかの違いである。微妙な話しをする
場合は、十分に気をつける必要がある。
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= 1.4× 10−27T 1/2Z2neniḡB (ergs s−1 cm−3)(8.45)
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やこしい所を ḡff という Velocity Averaged Gaunt Factorというパラメータに押し込め、

εffν =
dW (T, hν)

dV dtdν
=

25πe6

3mec3

(
2π

3kme

)1/2

T−1/2Z2nenie
−hν/kT ḡff(8.40)
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となる。hν ≪ kT (Wein側)と hν ≫ kT (Rayleigh-Jeans側)の極限を書くと

hν ≪ kT →(8.57)

αff
ν =

4e6

3mehc

(
2π

3kme

)1/2

T−1/2Z2neniν
−3ḡff(8.58)

= 3.7× 108T−1/2Z2neniν
−3ḡff (cm−1)(8.59)

hν ≫ kT →(8.60)

αff
ν =

4e6

3mehc

(
2π

3kme

)1/2

T−3/2Z2neniν
−2ḡff(8.61)

= 0.018T−3/2Z2neniν
−2ḡff (cm−1)(8.62)

となる。低エネルギー側ほど吸収を受けやすい。熱制動輻射に対し、熱制動吸収の光学的厚みが小さい時には、吸収は
効かない。しかし、光学的厚みが大きくなるにつれ、低エネルギー側から先に落ち始め、最終的に黒体輻射になる。
また、この講義では触れなかったが周波数平均 (Rosseland mean)をした吸収係数 αff

R は

αff
R = 1.7× 10−25T−7/2Z2neniν

−2ḡR(8.63)

となる。Bν(T ) ∝ T 4 であり、この αff
R ∝ T−7/2 であることを考えると、

εffR (T ) ∝ αff
R (T )×Bν(T )(8.64)

∝ T−7/2 × T 4(8.65)

∝ T 1/2(8.66)

が理解できる。

8.2.3 冷却時間
光学的に薄いプラズマの場合、放射によって冷却する時間を見積もる。体積 V、プラズマ密度 n = ne = ni、温度 T、

プラズマの熱エネルギー E、光度 Lとすると冷却時間 τ は、

E =
3

2
(ne + ni)kT · V = 3nkTV(8.67)

L ∝ neni

√
T · V ∝ n2

√
TV(8.68)

τ =
E

L
∝

√
T

n
(8.69)

と求められる。
具体的には、

τ = 8.5× 109
( nH

0.01cm−3

)−1
(

T

108K

)1/2

(yr)(8.70)

と表せる (Sarazin 1988)。n = 0.005cm−3 でだいたい宇宙年齢と考えておけば間違いはない。

8.3 銀河団と βモデル
銀河団は、102 ∼ 104 個の銀河の集団であり、∼Mpcの大きさを持つ宇宙で重力的に束縛された最も大きなシステム

である。
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図 8.2: 熱制動輻射の Gaunt Factor ḡff (ν, T )。右上の領域が、X線プラズマを X線で見た場合の領域。

8.2.2 熱制動吸収
放射があれば逆過程の吸収もあるというのは前述の通りであり、両者の関係は Kirchhoffの法則より

jffν = αff
ν Bν(T ) =
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dW

dtdV dν
(8.51)

dW

dtdV dν
= εffν(8.52)

αff
ν =

1

4π

εffν
Bν(T )

(8.53)

となる。

Bν(T )dν = Iν = uνc =
2hν3/c2

exp(hν/kBT )− 1
dν(8.54)

であったから、8.40より、

αff
ν =

4e6

3mehc

(
2π

3kme

)1/2

T−1/2Z2neniν
−3

(
1− e−hν/kT

)
ḡff(8.55)

= 3.7× 108T−1/2Z2neniν
−3

(
1− e−hν/kT

)
ḡff (cm−1)(8.56)
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−2ḡff(8.61)

= 0.018T−3/2Z2neniν
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となる。低エネルギー側ほど吸収を受けやすい。熱制動輻射に対し、熱制動吸収の光学的厚みが小さい時には、吸収は
効かない。しかし、光学的厚みが大きくなるにつれ、低エネルギー側から先に落ち始め、最終的に黒体輻射になる。
また、この講義では触れなかったが周波数平均 (Rosseland mean)をした吸収係数 αff

R は

αff
R = 1.7× 10−25T−7/2Z2neniν

−2ḡR(8.63)

となる。Bν(T ) ∝ T 4 であり、この αff
R ∝ T−7/2 であることを考えると、

εffR (T ) ∝ αff
R (T )×Bν(T )(8.64)

∝ T−7/2 × T 4(8.65)

∝ T 1/2(8.66)

が理解できる。

8.2.3 冷却時間
光学的に薄いプラズマの場合、放射によって冷却する時間を見積もる。体積 V、プラズマ密度 n = ne = ni、温度 T、

プラズマの熱エネルギー E、光度 Lとすると冷却時間 τ は、

E =
3

2
(ne + ni)kT · V = 3nkTV(8.67)

L ∝ neni

√
T · V ∝ n2

√
TV(8.68)

τ =
E

L
∝

√
T

n
(8.69)

と求められる。
具体的には、

τ = 8.5× 109
( nH

0.01cm−3

)−1
(

T

108K

)1/2

(yr)(8.70)

と表せる (Sarazin 1988)。n = 0.005cm−3 でだいたい宇宙年齢と考えておけば間違いはない。

8.3 銀河団と βモデル
銀河団は、102 ∼ 104 個の銀河の集団であり、∼Mpcの大きさを持つ宇宙で重力的に束縛された最も大きなシステム

である。
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−2ḡff(8.61)

= 0.018T−3/2Z2neniν
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−2ḡR(8.63)

となる。Bν(T ) ∝ T 4 であり、この αff
R ∝ T−7/2 であることを考えると、

εffR (T ) ∝ αff
R (T )×Bν(T )(8.64)

∝ T−7/2 × T 4(8.65)

∝ T 1/2(8.66)

が理解できる。

8.2.3 冷却時間
光学的に薄いプラズマの場合、放射によって冷却する時間を見積もる。体積 V、プラズマ密度 n = ne = ni、温度 T、

プラズマの熱エネルギー E、光度 Lとすると冷却時間 τ は、

E =
3

2
(ne + ni)kT · V = 3nkTV(8.67)

L ∝ neni

√
T · V ∝ n2

√
TV(8.68)

τ =
E

L
∝

√
T

n
(8.69)

と求められる。
具体的には、

τ = 8.5× 109
( nH

0.01cm−3

)−1
(

T

108K

)1/2

(yr)(8.70)

と表せる (Sarazin 1988)。n = 0.005cm−3 でだいたい宇宙年齢と考えておけば間違いはない。

8.3 銀河団と βモデル
銀河団は、102 ∼ 104 個の銀河の集団であり、∼Mpcの大きさを持つ宇宙で重力的に束縛された最も大きなシステム

である。

132 第 8章 熱制動輻射と銀河、銀河団の高温プラズマ

となる。hν ≪ kT (Wein側)と hν ≫ kT (Rayleigh-Jeans側)の極限を書くと

hν ≪ kT →(8.57)

αff
ν =

4e6

3mehc

(
2π

3kme

)1/2

T−1/2Z2neniν
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−3ḡff (cm−1)(8.59)

hν ≫ kT →(8.60)

αff
ν =

4e6

3mehc

(
2π

3kme

)1/2

T−3/2Z2neniν
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X線国際天文衛星　NeXT

　１）はじめての硬X線の撮像観測を基に、
ブラックホール天文学に新展開をもたらす。

　２）銀河団の質量の正確な決定をはじめて可能
とし、それを通じて宇宙の大規模構造の進化を
探る
銀河団は銀河の質量の数倍の質量を持つ高温ガスで満たされている。このガ
ス分布はX線でのみ観測できる。ガスの温度（～億度）と広がりからダークマ
ターの質量がわかり、銀河団の質量が決定される。

X線やガンマ線はブラックホールの極近傍（シュバルツシルト半径の数倍）か
ら放出される（光や電波は遥かに外側）

4

X線による観測

可視光画像 X線画像

100個もの銀河が集団をなし、
宇宙で最大規模の構造を形成
しているのが見える

一千万度から一億度もの高温
ガスが重力の井戸に閉じ込め
られているのが見える

X線は高温・高エネルギーの宇宙の姿を描き出す
宇宙に出る事で初めて観測が可能に。。

直接検出可能な物質の90%はX線のみで観測可能

約100万光年

宇宙X線実験最大の発見 - 銀河団高温プラズマ
銀河団プラズマ
宇宙論的な
構造・進化

�  ダークマター

 重力的に閉じ込める
ために必要な質量

=見えている質量×数倍

宇宙バリオンの大半は
高温プラズマ

高温プラズマ質量
= 銀河の合計 × 数倍
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図 8.3: 銀河団における銀河の個数表面密度分布 (Bahcall 1975)

8.3.2 銀河団のX線観測
ICMの発見

σgrav = 300 ∼ 2000km s−1 であり、これはちょうど 107 ∼ 108Kの X線プラズマの音速に匹敵する。この Missing

Mass問題を解決するために考えられたのは、光学観測ではとらえることのできない X線で光るプラズマであった。
そこで、X線衛星で実際に観測した所、まさに銀河団全体に拡がる光学的に薄くプラズマが発見され、”Intra Cluster

Medium (ICM)”と名づけられた。調べてみた所、その質量は銀河の総質量よりも大きく、宇宙のほとんどのバリオンは
実は X線プラズマであることが判明した (図 8.4)。これは、文句なしに X線天文学最大の発見 (の一つ)と言える。X線
放射は熱制動輻射であり、その温度と X線光度はざっと、

kTgas = 1 ∼ 20keV(8.83)

LX = 1043 ∼ 1045ergs s−1(8.84)

であり、図 8.6の関係がある。また、X線スペクトルは光学的に薄いプラズマからの X線放射、すなわち熱制動放射と
熱平衡の衝突電離輝線で良く説明できる (図 8.5; Matsumoto et al. 1996)
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8.3.1 銀河団の光学観測
King Model

図 8.3は、銀河団中の銀河の個数表面密度分布である。これは、重力的に束縛された等温の無衝突粒子で良く説明で
きる。実は、自己重力系というのは簡単で極めて難しいシステムである。そもそも、等温とはいえエネルギーの高い粒
子は必ず存在する訳で、その様な粒子は必ずシステムから逃げてしまう。
とにかく等温の無衝突という最も単純なシステムも、密度分布などを解析的に正確に表現することはできないが、幸

いにもKing (1962) により簡単な近似式が求められている。個数密度を ngrav(r)、プロジェクトした表面密度を Σgrav(r)

とすると、力学的にリラックスした系は

ngrav(r) = ngrav(0)

[
1 +

(
r

rcore

)2
]−3/2
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図 8.3: 銀河団における銀河の個数表面密度分布 (Bahcall 1975)

8.3.2 銀河団のX線観測
ICMの発見

σgrav = 300 ∼ 2000km s−1 であり、これはちょうど 107 ∼ 108Kの X線プラズマの音速に匹敵する。この Missing

Mass問題を解決するために考えられたのは、光学観測ではとらえることのできない X線で光るプラズマであった。
そこで、X線衛星で実際に観測した所、まさに銀河団全体に拡がる光学的に薄くプラズマが発見され、”Intra Cluster

Medium (ICM)”と名づけられた。調べてみた所、その質量は銀河の総質量よりも大きく、宇宙のほとんどのバリオンは
実は X線プラズマであることが判明した (図 8.4)。これは、文句なしに X線天文学最大の発見 (の一つ)と言える。X線
放射は熱制動輻射であり、その温度と X線光度はざっと、

kTgas = 1 ∼ 20keV(8.83)

LX = 1043 ∼ 1045ergs s−1(8.84)

であり、図 8.6の関係がある。また、X線スペクトルは光学的に薄いプラズマからの X線放射、すなわち熱制動放射と
熱平衡の衝突電離輝線で良く説明できる (図 8.5; Matsumoto et al. 1996)
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8.3. 銀河団と β モデル 137

β Model

プラズマが理想気体であり、静水圧平衡にある場合、圧力勾配と重力が等しくなるので

Pgas = ρgas
kTgas

µmH
(8.85)

dPgas(r)

dr
= −ρgas(r)

dφ(r)

dr
(8.86)

となる。これを、前述の King Modelで表される自己重力系 (φ(r)が与えられている) に置くとガス密度 ngas は、

ngas(r) = ngas(0)

[
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r

rcore
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]− 3

2βfit

(8.87)

ΣX(r) = ΣX(0)
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と書ける (Cavaliere and Fusco-Femiano 1976)。β は

β =
µmHσ2

grav

3kTgas
=

µmHσ2
r

kTgas
(8.89)

=
(1/2)σ2

grav

(3/2)kT/µmH
(8.90)

である。すなわち、自己重力系を作るシステムが持つ単位質量あたりの運動エネルギー (1/2)σ2
grav と、プラズマが持つ

単位質量あたりの熱エネルギー (3/2)kT
µmH

の比である (β < 1だと熱エネルギーの方が大きい)。
βfit は Einstein、ROSAT、ASCAなど X線のイメージング観測から図 8.7

βfit = 0.5 ∼ 0.65(8.91)

と得られている (Jones and Forman 1984)。
一方、kT は X線のスペクトルから得られ、光学観測から得られる速度分散 σrとの比から

βspec =
µmHσ2

r

kTgas
(8.92)

を求めることができる。HEAO-1で βspec を調べた所、図 8.8が得られた。両者は相関することが判明したものの

βspec = 1.0 ∼ 1.2(8.93)

となった (Mushotzky 1984)。
βfit と βspec は本来一致して欲しいが、

βspec ∼ 2× βfit(8.94)

となっている。これを β Problemと呼ばれている。
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<--- Ver1

<--- Ver1

・βspecとβfitが一致しない「β problem」
・β < 1「Ｘ線プラズマに追加熱が必要」
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138 第 8章 熱制動輻射と銀河、銀河団の高温プラズマ

図 8.7: Einstein で得られた、クーリングフロー無しの銀河団の輝度分布を β モデルでフィットしたもの (Jones and

Forman 1984)。

図 8.8: HEAO-1 で得られた、ICMの温度と速度分散の相関 (Mushotzky 1984)。
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8.3. 銀河団と β モデル 139

ICM、銀河、重力、それぞれの質量とその空間分布

ICMの質量は ngas(r)を積分すれば良い。銀河の総質量は光学観測から得られる。重力質量は、ICMにより、先に述
べたビルアル定理よりも以下のように正確に求めることができる。静水圧平衡を仮定すると、
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となる。ICMが等温であり、β モデルを仮定すると、

Mgrav(< r) = 3βfit
kTgas

µmHG

r2

r2core + r2
r(8.98)

となる。それぞれの相関を取ると以下の通りになる (Tsuru 1992)。さらに ASCA衛星のように温度とイメージの両方
を同時に求めることができる衛星を用いれば、積分量のみならず分布も正確に求めることができる (Ikebe 1996) 8.12。
(Ikebe etal以外の例も載せる)

図 8.9: Luminous Mass (銀河及び ICM)と重力質量の関係 (Tsuru 1992)。
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ABSTRACT
We present an investigation of the dynamical state of the cluster A262. Existing optical line-of-sight

velocities for select cluster galaxies have been augmented by new data obtained with the Automated
Multi-Object Spectrograph at Lick Observatory. We Ðnd evidence for a virialized early-type population
distinct from a late-type population infalling from the Pisces-Perseus supercluster ridge. We also report
on a tertiary population of low-luminosity galaxies the velocity dispersion of which distinguishes them
from both the early- and late-type galaxies. We supplement our investigation with an analysis of archival
X-ray data. A temperature is determined using ASCA GIS data, and a gas proÐle is derived from
ROSAT HRI data. The increased statistics of our sample results in a picture of A262 with signiÐcant
di†erences from earlier work. A previously proposed solution to the ““ b-problem ÏÏ in A262 in which the
gas temperature is signiÐcantly higher than the galaxy temperature is shown to result from using too low
a velocity dispersion for the early-type galaxies. Our data present a consistent picture of A262 in which
there is no ““ b-problem,ÏÏ and the gas and galaxy temperature are roughly comparable. There is no
longer any requirement for extensive galaxy-gas feedback to drastically overheat the gas with respect to
the galaxies. We also demonstrate that entropy Ñoor models can explain the recent discovery that the b
values determined by cluster gas and the cluster core radii are correlated.
Subject headings : cosmology : theory È galaxies : clusters : individual (Abell 262) È

galaxies : clusters : general È X-rays : galaxies

1. INTRODUCTION

Clusters of galaxies provide an opportunity to study the
formation of massive structures through gravitational acc-
retion. The cluster dark matter potential well is an environ-
ment in which infalling and virialized galaxies interact with
intracluster gas in a complex, time-dependent fashion
involving dynamical friction with dark matter as well as
galactic winds and ram-pressure stripping. Measurements
of cluster galaxies and gas temperatures as a function of
radius, element abundances, luminosity-temperature rela-
tions, and the evolution of these quantities with redshift all
provide data to test theories of cluster formation and evolu-
tion. Clusters also provide a probe of many cosmological
parameters. The density of clusters forming as a function of
redshift can be used to measure quantities such as and)0the spectrum of density perturbations in the early universe.

One problem which arises in exploring the topics
described above is the b-problem. Assuming that gas and
galaxies are both tracers of the dark matter potential well
and that no source of energy other than gravity is operative,
there is a relation between the ratio of the internal energy of
the galaxies and the gas temperature (determined using
spectroscopic data and generally termed to a quantitybspec)related to the gas and galaxy density proÐles (determined by
Ðtting isophotes to the X-ray gas and optical emission and

1 Visiting Astronomer, Lick Observatory. Lick Observatory is operated
by the Regents of the University of California.

generally termed The failure of these two quantities tobfit).agree in most clusters was noted some time ago (Sarazin
1986). Numerous solutions have been o†ered over the years.
These include adjustments of to account properly for thebfitgalaxy distribution as indicated by galaxy-galaxy corre-
lation measurements (Bahcall & Lubin 1994) ; galaxy veloc-
ity distribution asymmetries (Menci & Fusco-Femiano
1986) ; incorrect determinations of due to contami-bspecnation of velocity dispersions by cluster substructure (Edge
& Stewart 1991b) ; and presence of signiÐcant galaxy-gas
feedback or dynamical friction with dark matter (Bird,
Mushotzky, & Metzler 1995, hereafter BMM95). David,
Jones, & Forman (1996, hereafter DJF96) have proposed
that the b-problem is solved by excluding late-type galaxies
when estimating the cluster velocity dispersion since such
galaxies are still infalling and therefore not virialized.

The b-problem is signiÐcant for several reasons. The mea-
surement of b from X-ray and optical data provides infor-
mation about the nature of galaxy-gas feedback. It is
complementary to other methods used to probe the galaxy-
gas interaction such as heavy-element abundance gradients.
The b-problem will become increasingly important as more
accurate cluster temperatures become available from
Chandra and XMM. With improved temperature measure-
ments, b uncertainty, which appears in the conversion from
gas temperature to mass in the Press-Schechter formula
(Press & Schechter 1974), can contribute signiÐcantly to the
mass uncertainty. It is essential to conÐrm that the
gasdynamicÈdark matter simulations are correct, since they
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galaxies are still infalling and therefore not virialized.

The b-problem is signiÐcant for several reasons. The mea-
surement of b from X-ray and optical data provides infor-
mation about the nature of galaxy-gas feedback. It is
complementary to other methods used to probe the galaxy-
gas interaction such as heavy-element abundance gradients.
The b-problem will become increasingly important as more
accurate cluster temperatures become available from
Chandra and XMM. With improved temperature measure-
ments, b uncertainty, which appears in the conversion from
gas temperature to mass in the Press-Schechter formula
(Press & Schechter 1974), can contribute signiÐcantly to the
mass uncertainty. It is essential to conÐrm that the
gasdynamicÈdark matter simulations are correct, since they
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・βspecとβfitが一致しない「β problem」
・β < 1「Ｘ線プラズマに追加熱が必要」
　光学，Ｘ線観測のそれぞれの不十分さが原因．
　大きな追加熱も不要である．
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暗黒物質の分布

銀河団プラズマ (107K) 銀河間ガス (105-107K)銀河 (~104K)暗黒物質
現在の普通の物質(バリオン的)の分布と温度

現在76億年前125億年前 115億年前
小さい構造が合体を繰り返して成長
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（絵の出典）
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