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280 kpc

可視光画像(銀河)

このように、X線で銀河団ガスを観測することができる

X線画像(銀河団ガス) 明

暗

280 kpc

上の図はかみのけ座銀河団の可視光画像とX線画像である
可視光では無数の銀河が見えるが、X線では銀河団ガスが明るく見える
これは、温度数～数十 keVの銀河団ガスがX線を放射するためである

かみのけ座銀河団の場合

出典:理科年表オフィシャルサイト



銀河団の成長

冷たい暗黒物質がクモの巣のように分布し、物質が重力により集まり、合体
を繰り返すことで銀河団のような大きな構造が形成されていく

銀河団の形成時間は宇宙年齢に匹敵しており、
現在も銀河団は成長し続けている

このように、銀河団は現在も物質が降着して成長を続けて
おり、降着の現場である外縁部の観測は銀河団の成長過程を
調べる上で重要である

宇宙初期 現在

銀河団青い点：暗黒物質　白い点： 銀河

時間

下の図は、冷たい暗黒物質を仮定した数値計算による、
暗黒物質と銀河の分布の変化を表している

出典:国立天文台4次元デジタル
        宇宙プロジェクトホームページ



日本で5番目のX線天文衛星

地磁気に守られているため、
他の衛星よりも天体以外からの
X線放射の影響が低い

銀河団外縁部など、
これまでの衛星より暗い領域の観測が可能である

すざく衛星

4つのCCDを搭載

出典:JAXAホームページ



先行研究 いくつかの銀河団において、すざく衛星により
銀河団外縁部の熱的力学状態が初めて報告されたPKS 0745−191 at the virial radius 9

G09 and is consistent with the Swift and XMM–Newton results. This
is shown in the top panel of Fig. 5. This is a result of a combination
of more accurate background modelling than that used in G09 and
also of letting the column density be a free parameter. G09 fixed
the column density to 0.37 × 1022 cm−2, which was found to be the
best-fitting value when the column density was allowed to be free
for the central region (within 2.5 arcmin).

For comparison, the Swift results of Moretti et al. (2011) fix the
column density to the mean LAB survey value of 0.418 × 1022 cm−2

for the entire cluster. The column density used in Snowden et al.
(2008) for the XMM–Newton results was allowed to be a free pa-
rameter for each annulus studied.

The deprojected density profile agrees well with that obtained
with ROSAT in E11a out to 17 arcmin, and is consistent with the
90 per cent upper limit beyond this when the systematic errors
in the background modelling are taken into account. As described
in detail later in Section 6, the ROSAT surface brightness (and
therefore density) in E11a appears to have been underestimated
in the outskirts due to inconsistent point source removal which
has caused the background to be overestimated in E11a. As no
emission is found outside 23 arcmin, the excess cannot be the result
of projected emission from outside the 20.1–23 arcmin annulus.
Including the emission spread into the annulus from neighbouring
annuli due to the PSF has no statistically significant effect.

We find the entropy (S = kT /n2/3
e ) profile using the deprojected

temperatures and deprojected densities as shown in the bottom panel
of Fig. 5, and compare it to the theoretical prediction of S ∝ r1.1 ob-
tained in Voit et al. (2005) assuming purely gravitational hierarchi-
cal structure formation (and neglecting non-gravitational processes
such as cooling and feedback). The higher temperature found in the
6.0–14.5 arcmin region compared to G09 causes the entropy profile
to be consistent with the S ∝ r1.1 relation out to greater radius than in
G09 (15 arcmin compared to ∼10 arcmin). Outside 15 arcmin, the
entropy profile flattens and is much lower than the S ∝ r1.1 relation,
which is due to the low outer temperature (∼2 keV). This entropy
profile flattening has been observed in other clusters observed to
the virial radius with Suzaku, namely Abell 1689 (Kawaharada
et al. 2010), Abell 1795 (Bautz et al. 2009), the Perseus cluster
Simionescu et al. (2011a) and Abell 2142 (Akamatsu et al. 2011),
and may indicate that the ICM is out of hydrostatic equilibrium due
to the continual infall of matter on to the cluster (which has not
been virialized yet) as it continues to form. In Section 5 we find
that r200 (the boundary within which we expect the cluster to be
virialized) lies between 16.7 and 18.4 arcmin, which is consistent
with the suggestion that the cold, low entropy gas we find outside
17 arcmin is out of hydrostatic equilibrium and has not yet been
virialized as it accretes on to the cluster.

In Fig. 6, we compare the entropy profile (scaled by the average
ICM temperature) with the entropy profiles found for other clusters
investigated by Suzaku to r200. Sato et al. (2012) has shown that
when scaled in this way, the entropy profiles are consistent with a
low level of scatter, but that the PKS 0745−191 results from G09 are
lower and inconsistent with the trend. Our new entropy profile shows
much stronger agreement with the general trend, resulting mostly
from the higher temperatures we find between 6.0 and 14.5 arcmin.
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We assume that the ICM is spherically symmetric and is in hydro-
static equilibrium, so that it obeys (Vikhlinin et al. 2006)

M(< r) = −3.68 × 1013 M%T (r)r
(

d ln nH

d ln r
+ d ln T

d ln r

)
. (3)

Figure 6. Azimuthally averaged entropy profiles scaled by the average
ICM temperature for clusters investigated by Suzaku to r200, showing a low
level of scatter. The black crosses are our new results for PKS 0745−191.
The radial error bars for the other clusters are omitted to improve figure
clarity. Green is for Abell 2029 (Walker et al. 2012), blue is for Abell 2142
(Akamatsu et al. 2011), red is for Abell 1689 (Kawaharada et al. 2010),
cyan is for Hydra A (Sato et al. 2012), grey is for Abell 1413 (Hoshino et al.
2010) and pink is for Perseus (north-west direction only from Simionescu
et al. 2011a). The solid black line shows the S ∝ r1.1 relation from Voit et al.
(2005).

Furthermore, we assume that the total mass density obeys a
Navarro–Frenk–White (NFW) profile (Navarro, Frenk & White
1997) (this assumption is strongly motivated by numerical simu-
lations of hierarchical structure formation):

ρ(r) = ρ0

r/rs [1 + (r/rs)]2 , (4)

ρ0 = 200ρcc
3
200/3[ln(1 + c200) − c200/(1 + c200)], (5)

where ρc is the critical density of the Universe and c200 = r200/rs.
As in G09, we follow a mass analysis technique similar to that
used in Schmidt & Allen (2007). Using the deprojected density
profile and the NFW mass profile, we calculate the temperatures in
each annulus, beginning with the outermost annulus, and compare
them to the observed temperatures. The results are unchanged if we
start with the innermost annulus. The best-fitting NFW mass profile
corresponds to that which produces temperatures which match the
observed temperatures most closely, so that it minimizes the χ2

statistic defined as

χ2 =
∑

i

(Tcalculated,i − Tactual,i)2

σ 2
Tactual,i

. (6)

We generate 10 000 realizations of the density profile distributed
by the combined statistical and systematic errors shown in Fig. 5 and
repeat the mass analysis for each profile, calculating the cumulative
gas mass fraction profile for each iteration. The resulting gas mass
fraction profile is shown in Fig. 7 along with its 1σ errors. To
resolve the central annulus, which is needed for constraining the
NFW profile, we use the Swift temperatures and densities for the
regions within 2 arcmin obtained in Moretti et al. (2011).
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エントロピー分布
PKS 0745-191 (Walker et al. 2012)
Abell 2029 (Walker et al. 2012)
Abell 2142 (Akamatsu et al. 2011)
Abell 1689 
 (Kawaharada et al. 2010)
Hydra A (Sato et al. 2012)
Abell 1413 (Hoshino et al. 2010)
Perseus (Simionescu et al. 2011)

理論予測
∝(中心からの距離)1.1

(Voit et al. 2005)

銀河団外縁部で
理論予測と異なり
エントロピーが減少
※r200:内側の平均密度が
宇宙の臨界密度の200倍
となる半径銀河団中心からの距離 [r200]
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対象天体と研究目的
対象天体 Abell 478銀河団

これまでにすざく衛星で観測された巨大銀河団よりも距離が
近く、銀河団ガスの物理量の統計誤差、系統誤差が小さくなる

研究目的
Abell 478銀河団の外縁部をすざく衛星を用いて観測し、
外縁部の熱的力学状態をビリアル半径(~2r500)まで
明らかにする

赤方偏移 z=0.0881

XMM-Newton衛星で内側の熱的力学状態は既に調べられて
おり (Sanderson et al. 2010)、内側から外側にかけての変化の
様子を調べることができる

※r500:内側の平均密度が宇宙の臨界密度の500倍となる半径



すざく衛星によるAbell 478 銀河団の観測

1230 kpc

東

南

明暗

西

北

過去の観測
(XMM-Newton衛星)
の明るさの等高線

r500

左図は2-5 keVの観測イメージ
である
このように、東西南北4方向に
おいて観測を行った

テキスト

2r500

2-5 keV



東

南

観測データから温度と電子数密度を求める
3つの円環領域に分ける

西

北

1230 kpc
2-5 keV

各領域でスペクトルを作成

銀河団ガスの温度,
電子数密度が得られる



観測データから温度と電子数密度を求める

銀河団から
の放射

モデルの放射
の総和

モデルの放射の総和 =　銀河団からの放射+それ以外の放射

それ以外の放射

希薄な電離ガスの放射モデル
(熱制動放射＋特性X線など)

X線のエネルギー [keV]
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3つの円環領域に分ける

各領域でスペクトルを作成

銀河団ガスの温度,
電子数密度が得られる
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銀河団ガスの温度の半径分布
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先行研究
(Sanderson et al. 2010)
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北:外縁部で温度上昇
　 点源などの影響を受けている可能性→今後の課題



銀河団ガスの電子数密度の半径分布
電
子
数
密
度

 [c
m

-3
]

北
南
西
東
北以外の3方向平均

中心から外側
にかけて減少

先行研究
(Sanderson et al. 2010)

銀河団中心からの距離 [r500]
0.1 10.2 0.5 2

10ï5

10ï4

10ï3

0.01



温度と電子数密度からエントロピーを求める

エントロピー＝
エントロピーは、衝撃波加熱の指標である
衝撃波加熱では降着する物質の重力エネルギーが
内部エネルギーに変換される

銀河団のエントロピー

→ →

銀河団の成長

外側ほど大きな
エントロピーをもつ
と考えられる

重力による加熱のみ(重力エネルギーが全て内部エネルギーに変換される)
を考慮した理論予測：
エントロピー∝(中心からの距離)1.1　Voit et al. (2005)

         温度＿＿  
電子数密度2/3
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最近形成された外側には
より大きな重力がはたらく

今昔



銀河団ガスのエントロピーの半径分布
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北以外で外縁部における
エントロピーが理論予測より小さい

先行研究
(Sanderson et al. 2010)

0.1 10.2 0.5 2
100

1000

104

銀河団中心からの距離 [r500]



静水圧平衡を仮定して質量を求める

半径rよりも内側の質量

銀河団ガスの圧力勾配と重力が
つりあっている状態

重力

圧力勾配

が得られる

静水圧平衡とは

銀河団ガスの密度(電子数密度から求まる)
銀河団ガスの圧力(温度と電子数密度から求まる)

半径rより内側の質量 r
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静水圧平衡を仮定した半径rよりも内側の質量

北以外の
3方向平均

積分値なので外側ほど増加するはず
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0.5 1.0 1.5 2.0
銀河団中心からの距離 [r500]

半径rよりも内側の
ガス質量の3方向平均

本観測領域

※破線は誤差の
範囲を表している

外側で減少

静水圧平衡が成り立っていないのではないか



考察 (エントロピーと静水圧平衡)

銀河団外縁部：重力エネルギー
→内部エネルギー+運動エネルギーに変換?

物理量 エントロピー
(衝撃波加熱の指標)

静水圧平衡を仮定した
半径rよりも内側の質量

仮定
重力による加熱のみ
重力エネルギー
＝内部エネルギー

静水圧平衡
圧力勾配＝重力

予測 エントロピー
∝半径の1.1乗 内側から外側に向けて増加

観測
結果

北以外の外縁部で
予測より小さい

北以外の外縁部で
予測に反して減少

解釈 重力エネルギー
＞内部エネルギー?

降ってきた物質により
力学エネルギーを得て
銀河団ガスが運動?



まとめ

銀河団外縁部では静水圧平衡が
成り立っていないのではないか

Abell 478銀河団の外縁部をすざく衛星を用いて観測し、
外縁部の熱的力学状態をビリアル半径(~2r500)まで
明らかにする

北以外の外縁部でエントロピーが理論より小さかった

銀河団外縁部：重力エネルギー
→内部エネルギー+運動エネルギーに変換?

銀河団の外縁部で温度は低下傾向
X線スペクトルから温度と電子数密度を求めた

電子数密度は中心から外側にかけて減少

宇宙最大の天体銀河団の成長の現場をみている


