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44 R. Beck: Galactic and extragalactic magnetic fields

Fig. 1. Total radio emission (contours) and B–vectors of M 51,
combined from observations at 6 cm wavelength with the VLA and
Effelsberg telescopes and smoothed to 15” resolution (Fletcher et
al., in prep.), overlaid onto an optical image from the HST (Copy-
right: MPIfR Bonn and Hubble Heritage Team. Graphics: Sterne
und Weltraum).

tion is smaller due to the contribution of unpolarized thermal
emission, which may dominate in star-forming regions, by
Faraday depolarization along the line of sight and across the
beam (Sokoloff et al., 1998), and by geometrical depolariza-
tion due to variations of the field orientation within the beam.
At radio wavelengths of a few centimeters and below, the

orientation of the observed B–vector is parallel to the field
orientation, so that the magnetic patterns of many galaxies
could be mapped directly (Beck, 2005). The orientation of
the polarization vectors is changed in a magnetized thermal
plasma by Faraday rotation. The rotation angle increases
with the plasma density, the strength of the component of the
field along the line of sight and the square of the observation
wavelength. As the rotation angle is sensitive to the sign of
the field direction, only regular fields can give rise to Faraday
rotation, while anisotropic and random fields do not. Mea-
surements of the Faraday rotation from multi-wavelength ob-
servations allow to determine the strength and direction of
the regular field component along the line of sight. Its com-
bination with the total intensity and the polarization vectors
can yield the three-dimensional picture of the magnetic field
and allows to distinguish the three field components: regular,
anisotropic and random.

3 Strengths of galactic magnetic fields

The typical average “equipartition” strength of the total mag-
netic field in spiral galaxies is about 10µG (1 nT), assum-
ing energy equipartition between cosmic rays and mag-
netic fields. Radio-faint galaxies like M 31 and M 33,
our Milky Way’s neighbors, have weaker total magnetic
fields (about 5µG, 0.5 nT), while gas-rich spiral galaxies
with high star-formation rates, like M 51 (Fig. 1), M 83
and NGC 6946, have total field strengths of 20� 30µG
(2� 3 nT) in their spiral arms. The mean energy densities of
the magnetic field and of the cosmic rays in NGC 6946 and
M 33 are ' 10�11 erg cm�3 and ' 10�12 erg cm�3, respec-
tively (Beck, 2007; Tabatabaei et al., 2008), about 10 times
larger than that of the ionized gas, but similar to that of the
turbulent gas motions across the whole star-forming disk.
The strongest total fields of 50� 100µG (5� 10 nT) are

found in starburst galaxies, like M 82 and the “Antennae”
NGC 4038/9 (Chyży and Beck, 2004), and in nuclear star-
burst regions, like in the centers of NGC 1097 and other
barred galaxies (Beck et al., 2005). In starburst galaxies the
equipartition field strength is probably underestimated due
to strong energy losses of the cosmic rays (Thompson et al.,
2006) which was recently confirmed by Zeeman measure-
ments of OH maser lines (Robishaw et al., 2008).
The degree of radio polarization within the spiral arms is

only a few %; hence the field in the spiral arms must be
mostly tangled or randomly oriented within the telescope
beam, the width of which typically corresponds to a few
100 pc. Turbulent fields in spiral arms are probably generated
by turbulent gas motions related to star formation activity.

4 Structure of galactic magnetic fields

The ordered (regular and/or anisotropic) fields traced by
the polarized synchrotron emission are generally strongest
(10� 15µG) in the regions between the optical spiral arms
and oriented parallel to the adjacent spiral arms, in some
galaxies forming magnetic arms. These are probably gener-
ated by a mean-field dynamo (Beck et al., 1996). In galaxies
with strong density waves some of the ordered field is con-
centrated on the inner edge of the spiral arms (Fig. 1). The
ordered magnetic field forms spiral patterns in almost every
galaxy (Beck, 2005) and also in the central regions of galax-
ies and circum-nuclear gas rings (Fig. 2).
In galaxies with massive bars the field lines follow the gas

flow (Fig. 2). As the gas rotates faster than the bar pattern of
a galaxy, a shock occurs in the cold gas which has a small
sound speed, while the flow of warm, diffuse gas is only
slightly compressed but sheared. The ordered fAS-2009-10-
1.pdfield is also hardly compressed. It is probably coupled
to the diffuse gas and strong enough to affect its flow (Beck
et al., 2005). The polarization pattern in spiral arms and bars
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2015/03/04	

偏波解消：天体固有の偏波よりも弱まった偏波を観測する現象	

偏波源	偏波角	偏波角	ビーム	 磁化プラズマ	

Optimum frequency band for radio observations 2339

Figure 3. Polarized intensity for a spectral index of total synchrotron in-
tensity of α = 0.9 and depolarization by internal (solid line) and external
(dashed line) Faraday dispersions at different levels of σRM.

The equation for the optimum wavelength (λopt) of maximum
polarized emission in the case of internal RM dispersion is

e2So − 8So

α − 4
− 1 = 0, (11)

where So = 2σ 2
RMλ4

opt. For external RM dispersion we derive the
equation

λopt =
(

α

8σ 2
RM

)1/4

, (12)

where λopt is measured in m.
The dependence of the optimum frequency on internal dispersion

(full line) and external (dotted line) dispersion is shown in Fig. 4
for α = 0.5, 0.9 and 1.3. Polarized sources with larger σ RM are best
observed at high frequencies. In the case of internal RM dispersion,
we found that λopt = A1σ

−0.5
RM , where A1 = 0.6, 0.7 and 0.87 for

α = 0.5, 0.9 and 1.3, respectively. For external RM dispersion the
relations are λopt = A2σ

−0.5
RM , where A2 = 0.50, 0.58 and 0.63 for

α = 0.5, 0.9 and 1.3, respectively.
At long wavelength and/or large Faraday dispersion (S ≫ 1),

equation (9) can no longer be applied because the correlation length
of polarized emission is smaller than the cell size d (Tribble 1991;

Figure 4. Optimum frequency of maximum polarized emission for a syn-
chrotron spectrum with spectral index α = 0.5, 0.9 and 1.3 (from bottom
to top) and depolarized by internal (solid line) and external (dashed line)
Faraday dispersions against RM dispersion.

Sokoloff et al. 1998), and the external depolarization by external
dispersion becomes

DP = (2σRMλ2)−1. (13)

This equation is valid only at wavelengths much longer than the
optimum wavelength which corresponds to So = α/4 < 1 (see
equation 12) and hence is not relevant for this paper.

2.3 Mixed cases

Many astrophysical media contain both regular and turbulent mag-
netic fields, while the descriptions of Faraday depolarization in
Sections 2.1 and 2.2 are only valid if one type of magnetic fields
dominates. In mixed cases with similar field strengths, the total de-
polarization can still be described by equation (8), where S becomes
a complex number (Sokoloff et al. 1998). As an approximation, it
may be assumed that some fraction of the emitting medium on the far
side is totally depolarized by Faraday dispersion and the remaining
volume on the near side is subject to depolarization by differential
Faraday rotation. Here, the total depolarization is the product of
equations (4) and (8) with appropriate weighting according to the
strengths of the regular and turbulent field components.

2.4 RM grids

If RMs of a grid of bright, compact polarized sources behind ex-
tended foreground objects are measured, the foreground media act
as Faraday screens and contribute to one single component in the
Faraday spectrum. Only foreground regions with significant polar-
ized emission may generate secondary peaks in the Faraday spec-
trum. The main depolarization mechanism for RM grids is EFR
in the foreground (see Section 3). DFR and IFD may occur in the
background sources, but are generally weak due to the small source
sizes and are further reduced in distant objects by the RM dilution
factor (see below).

3 D I S C U S S I O N A N D C O N C L U S I O N S

An observer planning polarization observations needs to investigate
the expected range of |RM| and Faraday dispersion within a source.
In Table 1 we compiled typical physical properties of magneto-
ionic media in various astrophysical objects. The numbers may
vary by a factor of several or are still uncertain, as in the case of
the intracluster medium in galaxy clusters and of the intergalactic
medium. The media are assumed to be ‘simple’, characterized by
a single RM component and/or by an RM dispersion σ RM. The
resulting optimum frequency bands give a first-order estimate for
the range of highest polarized intensities.

Table 1 allows an observer to estimate which depolarization effect
dominates in a medium: the larger the optimum frequency, the
stronger is the depolarization. In discs and haloes of galaxies, DFR
and IFD are of similar importance. In ‘magnetic arms’ between
optical spiral arms, the regular field and hence DFR are strongest.
In galaxy clusters, turbulent fields and hence IFD dominate.

The polarized emission of the inner discs, spiral arms, central
regions of galaxies and the cores of galaxy clusters should be ob-
served at wavelengths below a few centimetres (at frequencies be-
yond about 10 GHz), in order to avoid strong depolarization by
DFR and IFD. Outer galaxy discs, galaxy haloes, haloes of galaxy
clusters and intergalactic filaments have lower intrinsic |RM| and
Faraday dispersion and are best observed at decimetre wavelengths
(at frequencies below about 2 GHz). Polarized intensity from in-
tergalactic filaments is low because the predicted magnetic fields

C⃝ 2011 The Authors, MNRAS 418, 2336–2342
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society C⃝ 2011 RAS

(Arshakian & 
 Beck 2011)	

偏
波

強
度

	

周波数(GHz)	

σRM=10	

104	

100	

1	 10	 100	

ビーム偏波解消のBurn則	

0.1	

B	

σRM: RMの分散	

cm・m波（0.1-10GHz）が最適！ 

Abell 2256 RM分布図	

SKA-Japanワークショップ2015	

B	



目次	

v 銀河・銀河団磁場の測定 
–  ファラデー回転 
–  ビーム偏波解消 

v 偏波解析班の研究報告 
1.  銀河磁場構造の形態分類 
2.  X線形態と銀河団磁場 

•  Abell 1367の解析結果 
•  Abell 2256の解析結果 

v まとめ 
	

2015/03/04	 SKA-Japanワークショップ2015	
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414 J.L. Han et al.: Magnetic fields in the spiral galaxy NGC 2997
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Fig. 8. The RM map for the central part of this galaxy, with a resolu-
tion of 11′′. The contours mark the levels (±1, ±3, ±5 and ±7)×20
rad m−2, with dashed curves for negative values.

Fig. 9. Variation of RM(3/6) along the azimuthal angle in a ring in the
galaxy’s plane between 7.5′′ and 30′′ radius. The azimuthal angle is
counted counterclockwise, starting from the east.

al. 1980; M. Krause et al. 1989b). However, The RM(3/6) map
with higher resolution (11′′ in Fig. 8) shows positive RM values
in the southern part and negative RM in the northeastern part.
The azimuthal variation of RM(3/6) in the central region (Fig. 9)
has a dominating singly-periodical component. ThepositiveRM
at about 09h45m39s −39◦11′13′′ in Fig. 5a is not presented in
Fig. 8 due to large uncertainties in PAs. It caused the deviations
in the northeast (around 300◦ azimuth) which seem to be in-
significant (Fig. 9). The maximum and minimum RM occur at
about 70◦ and 160◦ azimuth. The dominated field in the central
part possibly is of ASS symmetry, pointing outwards.

4. Discussion

Only a few galaxies, M 51 (Neininger & Horellou 1996),
NGC 6946 (Beck & Hoernes 1996), IC 342 (M. Krause 1993),
NGC 1097 (Beck et al. 1999) and NGC 2997 (this paper), have
been observed at high radio frequencies (eg. λ6 cm) with suf-
ficient resolution to well resolve the arm and interarm regions.
Strongly aligned fields have been found at the inner edges of
the spiral arms of M 51 and NGC 2997, showing that the field
structure is related to the optical arms.

Compared to M 51 and NGC 6946, NGC 2997 is an inter-
mediate case with respect to rotation curves and radio polarized
emission. M 51 is a tighter wound-up spiral, and its rotation
curve has a sharp rise (< 0.3 kpc) followed by a flat part (see
eg. Kuno & Nakai 1997 and references therein; Rand 1993).
NGC 6946 is an open spiral and is almost rigidly rotating out to
4′ (∼ 8 kpc,Carignan et al. 1990).M51has radio emissionmore
related to density waves (Neininger & Horellou 1996; see also
discussion of van der Kruit & Allen 1976), while NGC 6946
has a regular field concentrated in interarm regions (Beck &
Hoernes 1996). It might be possible that the shape of rotation
curves is related to the morphology of radio polarized emission.

Our observations of NGC 2997 are significant in three as-
pects. First, we revealed the spiral field structure in the very cen-
tral part. Second, this is the second case (after M 51) in which
we see clearly that the dominating component of the linearly
polarization emission is located at the inner edge of the optical
spiral arms in the inner disk (≤ 1.5’). The (E+90o) vectors are
well-aligned parallel to the arms. Third, we detected two “mag-
netic spiral arms” in the southeastern and northwestern parts of
the outer disk, starting near the bifurcations of the northeastern
arm.

In the following, we discuss the current theoretical explana-
tions for the large-scale magnetic fields in galaxies and compare
them with the observed field structure in NGC 2997.

4.1. Dynamo and field in the central part

The observed magnetic fields of galaxies (in outer disks) have
been mainly explained by α − Ω dynamos with a weak seed
field (Sofue et al. 1986; Wielebinski & Krause 1993; Kron-
berg 1994; Beck et al. 1996; Zweibel & Heiles 1997). The
key factor for a dynamo to amplify the field is the net helicity
that generates α (eg. Subramanian 1998), which should over-
whelm turbulent diffusion. Magnetic diffusion and differential
rotation are essential parts of dynamo action (Ruzmaikin et al.
1988; Beck et al. 1996; Parker 1997). Without diffusion the
field would be wound up. Earlier dynamo models, without con-
sidering the spiral structure and the magnetic back-reaction,
were obviously over-simplified. First of all, the observed field
structure is closely related to the spiral arms, and the velocity
field is also modulated by spiral arms. The small-scale turbu-
lence in dynamos can only produce saturated small-scale fields
(ie. magnetic ropes, see Subramanian 1998). To generate or
maintain large-scale fields over the extent of the galaxy im-
plies a large-scale vorticity of the gas motions in spiral galaxies

NGC2997	
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M. Soida et al.: Spiral magnetic fields in NGC 4414 51
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Fig. 6. Contour map of the polarized intensity of NGC 4414 at
8.44 GHz with B-vectors proportional to the polarization degree of
NGC 4414. Natural weighting yielding an rms noise of 7 µJy/ba, a
beam of 11′′ and a higher sensitivity to extended structures has been
applied. Contours are plotted every 25 µJy/ba. The vector of 10′′

length corresponds to the polarization degree of 50%.

negative values which do not correspond to any of the known
global field symmetries. Generally, positive values dominate in
the SW and western disk part with a small spot at the north-
ern tip of the major axis. In large parts of the southern and
SW disk the RM exceeds +100 rad/m2. A narrow region of
very strong Faraday rotation, reaching +600 rad/m2 is located
in the southern disk close the depolarized region south of the
centre, jumping on its other side down to −600 rad/m2. The
negative rotation measures occupy the SE and eastern disk re-
gions, extending to northwest. In the northern disk the rotation
measures are small (≤100 rad/m2) with interspersed domains
of positive and negative sign. This region is also substantially
polarized at 1.415 GHz, yielding similar values of RM deter-
mined between this frequency and 8.44 GHz. The above pic-
ture only weakly depends on the assumption concerning small
(<30 rad/m2) foreground Faraday rotation.

The map of Faraday depolarization (DP) between 8.44 and
4.86 GHz (defined as the ratio of polarization degree between
the lower and higher frequencies) is shown in Fig. 9. In the
southern disk a region strongly depolarized at 4.86 GHz is
present, with a depolarization factor DP ≤ 0.2. It is associ-
ated with a jump in RM, as expected for a depolarization due
to strong Faraday rotation inside the emitting region (see Burn
1966; Sokoloff et al. 1998) and extends to the SE disk region.
The southern disk is completely depolarized at 1.415 GHz
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Fig. 7. Azimuthal profiles of the Faraday rotation measures of
NGC 4414 between 4.86 GHz and 8.44 GHz integrated in sectors of
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and position angle as the galaxy. The azimuthal angle runs counter-
clockwise from the northern end of major axis. The naturally weighted
maps were convolved to a common beam of 16′′ . Angles have been
corrected to face-on.

which confirms the strong Faraday effects. Another moder-
ately depolarized region was found NW of the centre, close
to the major axis. The DP there is about 0.45, rising to 0.5–
0.6 when a correction for depolarization due to RM gradients
across the beam is applied. On average, the DP between 4.86
and 8.44 GHz in northern disk is about 0.7. This region was
even detected in polarization at 1.415 GHz thus, it is definitely
Faraday-thin at 4.86 GHz.

The regions of strong Faraday rotation or depolarization
show some association with the ionized gas, as traced by the
Hα line. Both the Faraday rotation jump and the depolarized
area lie close to the complex of three large H II regions and the
jump south of the centre coincides with the strongest peak of
Hα emission. The area depolarized by more than 50% close to
the northern major semi-axis lies close to two large H II regions.
However, a similar complex of ionized gas NW of the disk
centre (around RA1950 = 12h23m56.s3 Dec1950 = +31◦30′13′′)
shows a rather low RM and is not strongly depolarized at
4.86 GHz.

4. Discussion

4.1. Total magnetic field strength

The flux densities of NGC 4414, compiled from data available
in the literature are shown in Table 2. The value at 2695 MHz
has been obtained by integrating our Effelsberg map in circular
rings (the galaxy was only barely resolved) out to a radius of 6′.
The flux density at 4.86 GHz was obtained from the integration
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which confirms the strong Faraday effects. Another moder-
ately depolarized region was found NW of the centre, close
to the major axis. The DP there is about 0.45, rising to 0.5–
0.6 when a correction for depolarization due to RM gradients
across the beam is applied. On average, the DP between 4.86
and 8.44 GHz in northern disk is about 0.7. This region was
even detected in polarization at 1.415 GHz thus, it is definitely
Faraday-thin at 4.86 GHz.

The regions of strong Faraday rotation or depolarization
show some association with the ionized gas, as traced by the
Hα line. Both the Faraday rotation jump and the depolarized
area lie close to the complex of three large H II regions and the
jump south of the centre coincides with the strongest peak of
Hα emission. The area depolarized by more than 50% close to
the northern major semi-axis lies close to two large H II regions.
However, a similar complex of ionized gas NW of the disk
centre (around RA1950 = 12h23m56.s3 Dec1950 = +31◦30′13′′)
shows a rather low RM and is not strongly depolarized at
4.86 GHz.

4. Discussion

4.1. Total magnetic field strength

The flux densities of NGC 4414, compiled from data available
in the literature are shown in Table 2. The value at 2695 MHz
has been obtained by integrating our Effelsberg map in circular
rings (the galaxy was only barely resolved) out to a radius of 6′.
The flux density at 4.86 GHz was obtained from the integration
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新しい手法 − 磁場構造の視覚化 
安楽健太（鹿児島大学）	

v 観測した磁場ベクトルにRMの正負から向きを与える	
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VLAアーカイブデータの解析結果	
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NGC 4736	 NGC 5194	 NGC 6946	

NGC 3627	 NGC 4254	 NGC 4321	 NGC 4414	

青:銀河中心へ
向かう磁場	

赤:銀河外縁へ
向かう磁場	ASS	 BSS	 ASS	

spiral	 ASS or BSS	 ASS or BSS	BSS	

v 磁場形態が調べられている７天体を解析	

v 解析した７天体は全てBSSである 
v ハローの分離が必要	
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D. Guidetti et al.: The intracluster magnetic field power spectrum in Abell 2382 703
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Fig. 3. Source PKS 2149-158 (A and B) and PKS 2149-158C: total intensity contours and polarization vectors at 4.88 GHz. The angular resolution
is 5.3′′ × 5.3′′. The first contour level is drawn at −3σI and the other contour levels start at 3σI and are spaced by a factor of 2. The lines give the
orientation of the electric vector position angle (E-field) and are proportional in length to the fractional polarization (10′′ ≃ 50%).

Fig. 4. Left: radio contours of galaxies PKS 2149-158 and PKS 2149-158C at 6 cm superposed on the Rosat PSPC X-ray image. The radio image
has been obtained by combining all the VLA arrays and by averaging the two IFs of the 6 cm band. The sensitivity (1σI) is 0.015 mJy/beam. The
contour levels start at 3σI and are scaled by

√
2; the restoring FWHM beam is 5.′′3 × 5.′′3′. Right: surface brightness profile of A2383 in the band

0.1−2.4 keV band. The dashed and the solid lines represent the best fit of, respectively, the single β-model and the double β-model described in
the text.

line-of-sight (B∥), and the path-length (L) through the intraclus-
ter medium according to:

RM [rad/m2] = 812
∫ L[kpc]

0
ne [cm−3]B∥ [µG]dl. (4)

The position angle of the plane of polarization is an observable
quantity; therefore, images of rotation measure can be obtained
by a linear fit of the polarization angle as a function of λ2 (see

e.g. AIPS task RM or the PACERMAN algorithm by Dolag et al.
2005). As is well known, determination of the rotation measure
is complicated because of nπ ambiguities in the observed ΨObs.
Removal of these ambiguities requires observations at many fre-
quencies that are well-spaced in λ2.

We implemented an RM-fit algorithm in the FARADAY tool
(Murgia et al. 2004). Given the U and Q maps at each frequency
as inputs, the task UQ_to_RM produces the RM and the intrinsic

銀河団磁場の増幅	

1.  銀河団衝突・衝撃波の発生 
2.  銀河団内ガスの加熱・乱流の発生 
3.  乱流による磁場の増幅 

銀河団磁場増幅仮説	

が見られる？	

乱流による磁場増幅の証拠として	

X線形態による磁場の性質の違い	

JVLAで6銀河団を偏波観測(PI赤堀)	

Abell 2256	2015/03/04	

観測例： Abell 2382 

SKA-Japanワークショップ2015	

Guidetti+ 2008	

D. Guidetti et al.: The intracluster magnetic field power spectrum in Abell 2382 705

Fig. 5. Images of the rotation measure com-
puted using the polarization Q and U maps at
the frequencies 1.46, 1.66, 4.83, and 4.88 GHz
with a resolution of 5.′′3 × 5.′′3. Contours refer
to the total intensity image at 6 cm. The sensi-
tivity (1σI) is 0.015 mJy/beam; the contour lev-
els start at 3σI and are scaled by a factor of 2.

Table 5. Rotation measure values.

Source Distance ⟨RM⟩ σRM |RMmax|
(kpc) (rad/m2) (rad/m2) (rad/m2)

PKS 2149-158 340 0.8 31 150
PKS 2149-158C 300 −4.2 46 177
Both sources − − 0.5 35 177

Column 1: source; Col. 2: projected distance from the X-ray centroid;
Col. 3: mean of the RM distribution; Col. 4: rms of the RM distribution;
Col. 5: maximum absolute value of the RM distribution.

In this set of simulations, the slope and the range of spatial
scales of the magnetic field fluctuation is the same all over the
cluster volume. However, the normalization of the power spec-
trum decreases with the distance from the cluster centre. In par-
ticular, the average magnetic field strength varies according to

⟨B⟩(r) = ⟨B0⟩
[
ne(r)

n0

]η
(6)

where ⟨B0⟩ is the average magnetic field strength at the cluster
centre, while ne(r) is the thermal electron gas density assumed
to follow the double β-model profile described in Sect. 4.1.
The adopted magnetic field model has five free parameters (see
Table 6): B0, n, Λmin, Λmax, and η.

By varying all these parameters we obtain synthetic RM
images characterised by very different statistics and structures.
Our purpose is to find the combination of model parameters
that gives the best representation of the observed distribution of

Table 6. Magnetic field model parameters.

B0 Average magnetic field strength at the cluster centre
n Power spectrum spectral index; |Bk|2 ∝ k−n

Λmin Minimum scale of the magnetic field fluctuations
Λmax Outer scale of the magnetic field fluctuations
η Magnetic field radial profile slope; ⟨B⟩(r) = ⟨B0⟩

[
ne(r)

n0

]η

σRM and ⟨RM⟩ across the sources, as well as their RM auto-
correlation function.

Ideally, one would like to fit all the five free parameters si-
multaneously. However, in our case this is not very practical,
because of the computational burden caused by the FFT inver-
sion. Therefore we performed a series of simulations that search
the best magnetic field power spectrum by varying at most one
or two parameters at a time, while keeping the others fixed. We
found that there are two main degeneracies between the model
parameters. The first one is between n andΛmax: the higher n, the
lower Λmax. The second one is between η and B0: the higher η
the higher B0. This means that different combinations of these
parameters may yield an equally good fit to the data.

In Sect. 6.2 we show the results obtained first by fixing Λmin
and Λmax while varying n. Then we give the results obtained by
fixing the spectral index at the Kolmogorov value (n = 11/3)
while varying Λmax. In both cases we considered Λmin = 6 kpc
and η = 0.5. The choice for η is justified in Sect. 6.3, where
we also analyse how the η parameter affects the magnetic field
strength. The choice for Λmin is supported by observations that

銀河団内偏波源の銀河団磁場に
よるファラデー回転を観測	

RM	

Abell 1367 

X線	

電波5GHz 	



Abell 1367  
解析：高橋育美（山形大学）	
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偏波源 NGC3862	

JVLA 観測概要	

アレイ配置	 Cアレイ	

観測周波数
帯	

C帯(4.5-6.5 GHz)	
X帯(8-10 GHz)	

IF	 16	

帯域幅	 128 MHz	

RM+JVLA 4.5 GHz	ROSAT	

v 衝突後の緩和期に分類 
v NVSSのデータを加えた33周

波数を解析 
v RM分布図を作成	

RM頻度分布	

RMの分散から磁場を求める	



Abell 1367の偏波源方向の磁場強度	

v B ~ 4.5 [µG] 
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F. Govoni et al.: Rotation measures of radio sources in hot galaxy clusters

Table 5. X-ray data of the cluster sample.

Cluster z kpc/′′ T nH β rc n0 ⟨ne⟩ Reference
[keV] kpc 10−3 cm−3 10−3 cm−3

A514 0.0714 1.34 3.8 3.64 × 1020 0.6 417 0.5 0.15 1, 7
Coma 0.0232 0.46 8.38 8.54 × 1019 0.654 245 3.5 0.44 2, 8
A2255 0.0806 1.50 6.87 2.49 × 1020 0.797 438 2.1 0.48 3, 8
A400 0.0240 0.48 2.31 8.33 × 1020 0.534 110 2.4 0.14 2, 8
A2634 0.0312 0.61 3.7 4.79 × 1020 0.640 261 2.8 0.40 2, 8
A119 0.0441 0.86 5.8 3.51 × 1020 0.675 362 1.8 0.39 4, 8
3C129 0.0223 0.44 5.6 5.96 × 1021 0.601 226 2.1 0.27 5, 8
A2382 0.0618 1.18 2.9 3.99 × 1020 0.9 373 1.2 0.17 6, 9
A401 0.074 1.39 8.3 9.88 × 1020 0.613 177 7.0 0.60 4, 8
A2142 0.091 1.67 8.8 3.78 × 1020 0.591 114 18.7 0.86 4, 8
A2065 0.073 1.37 5.4 3.04 × 1020 1.162 507 2.3 0.39 4, 8
Ophiuchus 0.028 0.55 10.26 1.93 × 1021 0.747 199 8.0 0.53 2, 8

Notes. Column 1: cluster name; Col. 2: redshift; Col. 3: angular to linear conversion; Col. 4: cluster temperature; Col. 5: galactic absorption taken
from the Leiden/Argentine/Bonn (LAB) Survey of Galactic HI (Kalberla et al. 2005); Cols. 6, 7: β-model parameters (β and core radius); Col. 8:
central gas density; Col. 9: mean gas density calculated by integrating the β-model profile over a sphere of 1 Mpc in radius; Col. 10: temperature
and β-model references: 1 Weratschnig et al. (2008); 2 Fukazawa et al. (1998); 3 White (2000); 4 Markevitch (1998); 5 Edge & Stewart (1991);
6 Ebeling et al. (1996); 7 Govoni et al. (2001); 8 Chen et al. (2007); 9 Guidetti et al. (2008).

Table 6. RM and X-ray data.

Cluster Source Distance σRM S X [0.1−2.4] keV Reference
[kpc] [rad/m2] 10−7[erg/s cm2 sterad]

A514 A514B2 232 63 5.75 ± 0.13 1
A514D 509 47 1.56 ± 0.03 1
A514A 1556 48 <1.79 1
A514E 1654 47 <1.79 1
A514C 1822 24 <1.79 1

Coma 5C4.85 51 303 86.74 ± 0.48 2
5C4.81, NGC 4869 124 166 65.22 ± 0.26 2
5C4.74 372 154 16.37 ± 0.08 2
5C4.114 532 16 6.76 ± 0.05 2
5C4.127 919 65 0.70 ± 0.01 2
5C4.42 1250 56 – 2
5C4.152 1489 37 – 2

A2255 1712.4+6401 279 79 15.78 ± 0.22 3
J1713.5+6402 444 59 7.86 ± 0.11 3
J1713.3+6347 1497 42 0.33 ± 0.01 3

A400 3C75 0 100 8.69 ± 0.15 4
A2634 3C465 0 120 10.77 ± 0.30 4
A119 0053-015 124 152 15.89 ± 0.22 5

0053-016 330 91 6.68 ± 0.08 5
3C29 1104 13 0.53 ± 0.01 5

3C129 3C129.1 0 200 20.14 ± 3.31 6
3C129 367 82 6.40 ± 0.41 6

A2382 PKS2149-158C 300 46 4.08 ± 0.10 7
PKS2149-158 340 31 1.71 ± 0.04 7

A401 A401A 440 113 7.72 ± 0.16 *
A401B 730 74 4.84 ± 0.10 *

A2142 A2142A 270 230 53.72 ± 0.69 *
A2065 A2065A 1120 48 0.29 ± 0.02 *
Ophiuchus OPHIB 480 74 7.63 ± 0.14 *

Notes. Column 1: cluster name; Col. 2: source name/label; Col. 3: projected distance from the cluster X-ray center; Col. 4: RMS of the RM dis-
tribution; Col. 5: cluster X-ray surface brightness of the intracluster gas in the source location; Col. 6: σRM reference: 1 Govoni et al. (2001);
2 Bonafede et al. (2010); 3 Govoni et al. (2006); 4 Eilek & Owen (2002); 5 Feretti et al. (1999a); 6 Taylor et al. (2001); 7 Guidetti et al. (2008);
* this work.

sight is then generated by a random walk process involving a
large number of cells of size ΛB. The distribution of the RM is
Gaussian with zero mean, and a variance given by:

σ2
RM = ⟨RM2⟩ = 8122ΛB

L∫

0

(neB∥)2dl. (4)

In this formulation, by considering a density distribution which
follows a β-profile, the following relation (e.g. Lawler &
Dennison 1982; Tribble 1991; Feretti et al. 1995; Felten 1996)
for the RM dispersion is obtained by integrating Eq. (4):

σRM(r) =
KBn0r1/2

c Λ
1/2
B

(1 + r2/r2
c )(6β−1)/4

√
Γ(3β − 0.5)
Γ(3β)

(5)
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v 強度が一定・単一の相関長ΛB・向きがランダムな磁場 

σRM	 RMの分散	 107 [rad/m2]	

n0	 X線中心での電子密度	 1.48×10-3[cm-3]	

r0	 コア半径	 0.257 [Mpc]	

β	 βのパラメータ	 0.61	

ΛB	 磁場の相関長	 10 [kpc]	

観測されるRMの分散は正規分布	
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中心からの距離[Mpc]	
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電波レリック	
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銀河団内偏波源	

A 

B 

RM分布図	
v B ~ 0.1-1.15 [µG] 

磁場強度	
衝突合体期 
Abell 2256	

緩和期 
Abell1367	<	

乱流で増幅？	

v 衝突銀河団 
v JVLA 2-3.5, 8-10 GHz 



電波レリックと銀河団内偏波源の偏
波率	
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v 点線：外部型ビーム内偏波
解消のBurn則	

電波レリック	

銀河団内 
偏波源	 A	

B	
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ビーム偏波解消モデル	
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※各セルの電子密度、
磁場強度は一定、磁
場の向きはランダム	

RM分布	

1.  外部型ビーム偏波解消モデル 

2.  内部型ビーム偏波解消モデル（各セルが放射） 
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青：電波レリックの偏波率 
赤：外部型ビーム偏波解消
モデル	

周波数 [GHz]	
1	 2	 3	

磁化プラズマ	 磁化プラズマ	 偏波源	偏波源	

磁化プラズマ	 磁化プラズマ	
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ビーム偏波解消モデル	

v 階段状の偏波解消を再現できる3モデルの共通点 
–  ２つ以上の偏波源と２成分の磁化プラズマが必要 
–  観測者側の磁化プラズマのσRMがその奥側の磁化プラズマのσRMよりも小さい 

v 電波レリック方向に２成分の磁化プラズマ！ 
v 偏波解消はトモグラフィーと相補的である 

※各セルの磁場強度
は一定、磁場の向き
はランダム	

3.  外部型 + 内部型偏波解消モデル ne	
偏

波
率

	 QUフィット結果	

 0

 0.1

 0.2

 0.3

 0.4

 0.5

109 1010

2015/03/04	 SKA-Japanワークショップ2015	

1	 2	 3	

周波数 [GHz]	
Q

 [m
Jy

/b
ea

m
]	

周波数 [GHz]	
3	 3.5	2.5	1.5	



まとめ	
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v 銀河磁場 
–  磁場構造を視覚化する新しい銀河磁場分類法を提示 

•  解析した全ての渦巻銀河でBSS構造が見られた 

v 銀河団磁場 
–  JVLA で規則銀河団Abell 1367と不規則銀河団Abell 2256を

観測、解析 
•  不規則銀河団Abell 2256の磁場強度＜規則銀河団Abell1367 

–  Abell 2256では電波レリックで階段状の偏波率の変化 
•  ビーム内偏波解消の数値計算モデルを作成 
•  階段状の偏波率の変化は手前側の磁化プラズマのσRMが奥側の

磁化プラズマのσRMより小さい時に見られた 

v 偏波解消はトモグラフィーと相補的 
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近傍銀河の偏波観測データによる 
銀河磁場構造の形態分類	

修
士
論
文	

　
　

発
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修士論文発表会  15:00〜15:20	



Fletcher et al 
2010	

一般的に、 
　数~数十µG 程度 
　Center : 30µG 
　Arm : 20〜25µG 
　Inter arm : 15〜20µG	
	

可視光で見える腕と 
磁場の腕のピッチ角は 
ほぼ一致している	

Introduction 
「銀河磁場とは」	

マイクロガウス	

マイクロガウス	

マイクロガウス	

マイクロガウス	

(偏波ベクトルを９０度回転させたもの)	

Point	

M51の 
磁場構造	

02/23	



(a) Ring 構造	 (b) ASS 構造 
　[Axis-Symmetric Spiral]	

(c) BSS 構造 
　[Bi-Symmetric Spiral]	

銀河面の磁場構造は３種類ある。 
(Sofue 1987)	

Ring	 AS
S	

BS
S	

J. L. Han et al 2003	

Introduction 
「銀河磁場構造の種類」	

03/23	



INTRODUCTION 
「銀河磁場の起源１ ： ダイナモ理論」	

・パーカー不安定生 

Disk	

Halo	

Halo	 ・磁気浮上	

・ α Ω ダイナモ 

Parker 
1970	

Parker 
1970	

α：乱流やコリオリ力 
　　によるねじり 
 
Ω：差動回転によるねじり	

磁場増幅! 

AS
S	
BS
S	

呍
吐
吖ー

吟
叐
小
厷
友
種
磁
場	

Parker 
1970	
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Sofue 1987	

BS
S	

Ring(+BSS
)	

INTRODUCTION 
「磁場の起源２ : 原始磁場理論」	

←銀河面に対して
平行な成分を持つ
原始磁場があった
場合	

←銀河回転により、
磁場を巻き込むこと
で渦状の磁場構造
を形成する。	

05/23	



B	

e

つまり偏波を観測すれば 
磁場の方向がわかる	

Introduction 
「磁場の観測」	

シンクロトロン放射	

磁場	 偏波面	

ローレンツ力	

06/23	



高周波 
(4.8GHz) 
短波長 
(6cm)	

低周波 
(1.4GHz) 
長波長 
(21cm)	

B	

B	

B	

高周波では 
あまり影響 
しない。	

低周波ほど 
影響を受けや
すい。	

磁化プラズマを
通過すると偏波
面が回転する。	

観測者	

e

e

e

e

e
e

e

e

e

e

Introduction 
「Faraday Rotation (ファラデー ローテーショ

ン) 」	
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INTRODUCTION 
「ROTATION MEASURE (ローテーション メ

ジャー) 」	

0.0441	0.0036	

RM	

30°(π/6)	

45°(π/4)	

横軸：波長の２乗 
縦軸：偏波角 
直線の傾き：RM 

0	

0	

磁場が観測者に向かう
向き(偏波面が東回り) 
RM>0 
 
磁場が観測者から遠ざ
かる向き(偏波面が西回り) 
RM<0	

B	

B	

ψ	

λ^2	
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INTRODUCTION 
「従来の分類方法」	
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INTRODUCTION 
「先行研究：M31 & M51」	

【M31】	 Ring+ASS	

R. Beck, 　E. M. Berkhuijsen 　P. Hoernes	

Beck  1982	

10/23	

【M51】	 BS
S	

Fletcher et al.  2010	

【NGC4414】	 ？	



Introduction 
「先行研究」	

ASS	 BSS	

M33              M51 
M81              M83 
NGC2276     NGC4321 
PKS1229-021	

M31                IC342 
NGC253        NGC2997 
NGC4192      NGC4303 
NGC4535      NGC4736 
NGC6946　  LMC 

NGC1097     NGC1365 
NGC4254     NGC4414 

ASS+BSS   (どちらか判別されていない)	

偏波マップのベクトルはきれいに揃って
いるものの、 
Rotation Measureを考えるとうまく判
断できない。 
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AIM 
「本研究の目的」	

v Rotation Measureの正負を調べることで、磁
場の向きを決定する。 

v それを高周波側の偏波マップに適用することで
磁場の流れを明確にする。 

v 磁場構造を視覚化することで、マップベースで磁
場構造分類を行う。	

12/23	



Object 
計7天体の銀河	

【NGC4414】	

１、Hubble typeにおいてSpiralであること 
２、4~18Mpc以内の近傍の銀河 
３、銀河面の傾き(inclination)が70度未満 
４、B等級が11等級より明るい 

Tully 1988より選定	

VLAより 
データを 
入手	

【NGC3627】	 【NGC4254】	 【NGC4321】	

【NGC4736】	 【NGC5194】	 【NGC6946】	

ASS
+BSS	

ASS+BSS	

BSS	

BSS	

ASS	
ASS	

先行研究で分類が
試みられており 
ASS・・・２ 
BSS ・・・２ 
Unknown・・・3 
を選択 

Spiral	

13/23	



DATA reduction 
「2周波の偏波マップ」	

【NGC3627】	 【NGC4254】	 【NGC4321】	 【NGC4414】	

【NGC4736】	 【NGC5194】	 【NGC6946】	

14/23	



METHOAD 
「偏波角の差」	

周波数：1.4GHz 
( 波長：21cm )	

周波数：4.8GHz 
( 波長：6cm )	

Δψ>0   →    RM>0 
Δψ<0   →    RM<0	

0.0441	0.0036	

RM	
30°(π/6)	

45°(π/4)	

0	

0	

ψ	

λ^2	

45°(π/4)	 30°(π/6)	

15/23	



天の北	Position  
Angle	

RM<0	

METHOAD 
「銀河面における磁場ベクトルの向き」	

RM>0	

例えばこのような磁場構造を持
つ銀河があったとすると	

16/23	



天の北	Position  
Angle	

RM<0	

METHOAD 
「銀河面における磁場ベクトルの向き」	

RM>0	

実際の観測では偏波ベクトルし
かわからないが、	

17/23	



METHOD 
「磁場のinflowとoutflowの色わけ」	

Inflow (青) 
・・・腕と比較して、外側から銀河中心に入り込む磁場 

Outflow (赤) 
・・・腕と比較して、内側から銀河外縁部に出て行く磁場	

18/23	



RESULT 
「7銀河の磁場ベクトルマップ」	

【NGC3627】	 【NGC4254】	 【NGC4321】	 【NGC4414】	

【NGC4736】	 【NGC5194】	 【NGC6946】	

19/23	



　　　　　　　　　　Discussion 1 
全ての銀河はBSS磁場構造を持つのではないか	

【NGC3627】	 【NGC4254】	 【NGC4321】	 【NGC4414】	

【NGC4736】	 【NGC5194】	 【NGC6946】	 BS
S	

20/23	

Ehle & Beck 1993	ASS	Chyzy & Buta 2008	ASS	

ASS+BSS	 ASS+BSS	

BSS	

BSS	?	



腕    ・・・磁場の流入 (inflow) 
腕の間・・・磁場の流出(outflow)	

ある腕・・・磁場の流入 (inflow) 
他の腕 ・・・磁場の流出(outflow)	

Discussion 2 
2種類のBSS構造がある可能性が考えられる	

21/23	



【NGC3627】	 【NGC4254】	 【NGC4321】	 【NGC4414】	

【NGC4736】	 【NGC5194】	 【NGC6946】	

DISCUSSION 2 
2種類のBSS構造がある可能性が考えられる	

Ⅰ	

Ⅰ	

Ⅱ	

Ⅱ	

Ⅱ	 Ⅱ	

Ⅱ	
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Summary 
「まとめ」	

・新しい銀河磁場構造の分類法を提示 
　→簡易的な方法であり視覚的に判断できる 
 
・今回解析した渦巻き銀河全てに、 
　BSS磁場構造の傾向が見られた。 
 
・2種類のBSS磁場構造の可能性が考えられる。 

ご静聴ありがとうございました。	
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NGC3627	

　Hubble type : Sc 
　Distance : 9.9Mpc 
　inclination : 36° 
　Position angle : 173° 
　Frequency : 4.8GHz & 8.3GHz 東	

西	



NGC4254	

　Hubble type : Sc 
　Distance : 15.4Mpc 
　inclination : 42° 
　Position angle : 68° 
　Frequency : 4.8GHz & 8.3GHz 
 



NGC4321	

　Hubble type : Sbc 
　Distance : 16.8Mpc 
　inclination : 37° 
　Position angle : 30° 
　Frequency : 1.4GHz & 4.8GHz 



NGC4414	

　Hubble type : Sc 
　Distance : 18.3Mpc 
　inclination : 55° 
　Position angle : 155° 
　Frequency : 4.8GHz & 8.3GHz 



NGC4736	

　Hubble type : Sab 
　Distance : 5.02Mpc 
　inclination : 41° 
　Position angle : 96° 
　Frequency : 4.8GHz & 8.3GHz 



NGC5194	

　Hubble type : Sbc 
　Distance : 7.8Mpc 
　inclination : 20° 
　Position angle : 170° 
　Frequency : 1.4GHz & 4.8GHz 



NGC6946	

　Hubble type : Sc 
　Distance : 5.82Mpc 
　inclination : 34° 
　Position angle : 60° 
　Frequency : 1.4GHz & 4.8GHz 
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0.0441	0.0036	

80° (4π/9)	

100° (5π/9)	

0	
0	

-80° (4π/9)	

RM	

RM	

+180°	

METHOD 
「180度の不定性の考慮」	

ψ=80°	

ψ=-80°	

Δψが大きい(90°を超えるような)場合は、
RMが小さい方を選択している。	

ψ=100°	

λ=0.21m	

λ=0.06m	

ψ	

λ^2	

天の北	

東	 西	

+90度	 - 90度	



NGC4535	

　Hubble type : Sc 
　Distance : 16.8Mpc 
　inclination : 36° 
　Position angle : 173° 
　Frequency : 1.4GHz & 4.8GHz 



INTRODUCTION 
「先行研究：天の川」	

11/30	

Han et al. 2008  (Rotation Measureの解析によるもの)	

armでは、
外向きの磁
場であり、	

Inter armで
は、内向き
の磁場であ
る。 

系内のPulsarによる研究では、 
腕と磁場は一致しているように
見える。	



電波銀河NGC3862の偏波解析による 
銀河団Abell1367の磁場推定	

 
⼭山形⼤大学⼤大学院  理理⼯工学研究科  物理理学専攻   
宇宙物理理学研究室 　銀河団グループ 
修⼠士2年年  ⾼高橋 　育美 
 
 
 
修⼠士論論⽂文公聴会 
2015.2.12 �
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•  銀河団の形成・進化過程と銀河団磁場の関係 
•  銀河団磁場の構造を探る(Faraday Rotation)  
•  観測概要 

　　　 
u Abell 1367 解析結果 
 
u 磁場の推定 
 
u まとめ 
	



Ø 銀河団は衝突、合体によって成長していくと考えられ、その際には 
　銀河団媒質中で乱流の発生が示唆される。 
Ø 乱流は銀河団磁場の増幅を説明する鍵になるかもしれない。 
　　　 
Ø X線輝度分布による銀河団の形態分類は形成・進化過程を反映している 
　可能性がある。 

⇒銀河団の進化と、磁場の成長には何らかの関係がある可能性 
　　⇒⇒X線形態分類されている銀河団の磁場を探ることで 
　　　　 両者を比較したい。 

Introduction	

X線形態� Irregular � Regular Cool-core　 �

銀河団進化 衝突合体期 � 緩和期	 冷却進化期 

乱流の 
フェーズ�

Driving�
Cascade/ 
Saturation 

Saturation/ 
Decay �

磁場の強度� weak� strong Rather strong �
※仮説	

※乱流流によって磁場が増幅されているなら�

Abell 1367	



Ø 銀河団は衝突、合体によって成長していくと考えられ、その際には 
　銀河団媒質中で乱流の発生が示唆される。 
Ø 乱流は銀河団磁場の増幅を説明する鍵になるかもしれない。 
　　　 
Ø X線輝度分布による銀河団の形態分類は形成・進化過程を反映している 
　可能性がある。 

⇒銀河団の進化と、磁場の成長には何らかの関係がある可能性 
　　⇒⇒X線形態分類されている銀河団の磁場を探ることで 
　　　　 両者を比較したい。 

Introduction	

X線形態� Irregular � Regular Cool-core　 �

銀河団進化 衝突合体期 � 緩和期	 冷却進化期 

乱流の 
フェーズ�

Driving�
Cascade/ 
Saturation 

Saturation/ 
Decay �

磁場の強度� weak� strong Rather strong �
※仮説	

※乱流流によって磁場が増幅されているなら�

u Irregular　　　　　 u Regular u Cool-core　　 

Abell2256 Abell262 Abell3571 

※Tamura et al.(2011) 等..	X-ray Image	

Abell 1367	



Faraday Rotationを観測する。  
u 銀河団の背後もしくは銀河団中にある天体からの偏光して 
　いる電磁波は磁場を通ることで偏波面が回転する(Faraday Rotation) 
 
 
 
 
偏光した 

電波源 λ 

Faraday Rotation による磁場の推定	

observer	

 
    

  銀河団 
   𝒏↓𝒆   ,   𝑩↓∥  

 

 d	
𝐵↓∥   : 電磁波の伝播方向に平行な磁場成分 
 
 

𝜑↓0 	

観測波長の二乗   𝜆↑2 	

𝜑↓0 	

観
測
厷
れ
叀
偏
波
面
叏
方
向 

𝜑= 𝜑↓0 +Δ𝜑	
  　　　    𝜑= 𝜑↓0 +𝑅𝑀∙ 𝜆↑2 	

RM	

多波長で偏光観測することでRMを得る 
⇒磁場に関する情報が得られる！ 𝜑	

傾き:RM	

※ただし電子密度分布(X線観測)と磁場構造のモデルを考える必要がある。	



Abell1367と電波源 NGC3862  	

observer	

 
 A1367 𝒏↓𝒆   ,   𝑩↓∥ 	

8′	

10′	

銀河団Abell 1367  
 ROSAT  X-ray image　 
(Donnelly et al. 1998) 
                                   
Redshift= 0.022 
RA…11:44.8 
Dc…+19:42 

※銀河団中心(X-ray観測での中心) 
　と偏光した電波源の間の距離 𝑟  
𝑟~197 ℎ↓70↑−1   kpc	

電波源 NGC3862  
VLA   Radio contour　

(1.46GHz ) 
Redshift=0.02171 
RA..11:45:05.62 
Dc..+19:36:18.70 

𝜑↓0 	



Ø 本解析では C , X帯 のIF1～16に加えてVLAのarchiveデータ 
　1.46GHz(L帯)を使用し全部で33周波数分のデータを解析。 
Ø beamsizeは48″に固定 
　(一番低い分解能である Lbandの分解能に合わせた) 
  
 

※beamsize…電波望遠鏡で分解能を表す	

観測・解析概要	

使用した干渉計	 JVLA( Jansky Very Large Array)	

アレイ配置	 Cアレイ	

観測周波数帯	 Cband(4.552-6.448GHz) 
Xband(8.052-9.948GHz)	

観測日時	 2013.8. 20(xband),24(cband)	

観測時間	 0.25h	

IF	 16	

Band width	 128MHz	



解析結果 

Intensity + 偏波ベクトルマップ & RMplot 　	

Cband  4.551GHz	

4′	

電波強度(contour) & 
偏光方向(vector)マップ	

ある点の各周波数での偏波角のプロット	

全周波数分作成 
⇒各ピクセルで波長の二乗と 
　偏波角の関係をプロット 

𝜑	

𝜑	

[rad]	

[rad]	

[ m↑2 ]	𝜆↑2   	

傾き：RM	



解析結果 

Intensity + 偏波ベクトルマップ & RMplot 　	

Cband  4.551GHz	

4′	

電波強度(contour) & 
偏光方向(vector)マップ	

ある点の各周波数での偏波角のプロット	

全周波数分作成 
⇒各ピクセルで波長の二乗と 
　偏波角の関係をプロット 

𝜑	

𝜑	

[rad]	

[rad]	

[ m↑2 ]	𝜆↑2   	

傾き：RM	

偏波⾓角と波⻑⾧長の⼆二乗の関係は直線になっている�
⇒電波源から偏波が出た後にファラデー回転の影響�
 　を受けている。(両者は空間的に分かれている)�
⇒⇒電波銀河近傍ではなく、銀河間空間の磁場が�
 　 　ファラデー回転を起こしている。�



解析結果 

Intensity + 偏波ベクトルマップ & RMplot 　	

Cband  4.551GHz	

4′	

電波強度(contour) & 
偏光方向(vector)マップ	

ある点の各周波数での偏波角のプロット	

全周波数分作成 
⇒各ピクセルで波長の二乗と 
　偏波角の関係をプロット 

𝜑	

𝜑	

[rad]	

[rad]	

[ m↑2 ]	𝜆↑2   	

傾き：RM	

偏波⾓角と波⻑⾧長の⼆二乗の関係は直線になっている�
⇒電波源から偏波が出た後にファラデー回転の影響�
 　を受けている。(両者は空間的に分かれている)�
⇒⇒電波銀河近傍ではなく、銀河間空間の磁場が�
 　 　ファラデー回転を起こしている。�

                    各点でのRMを計算してマッピングしていく�
(RMが空間的にどのような分布をするのか⾒見見たい)�



Color Image：RMmap	
[rad/ m↑2 ]	

u 電波強度度マップに 
 　RMマップを重ねたイメージ�

解析結果 

RM map & RM histogram 	

Contour: 4.552GHzの電波強度 	

𝜎↓𝑅𝑀 ~107.14   rad∕m↑2   
⟨RM ⟩~−45.047   rad∕m↑2    	

RM histogram	

RM ( rad∕m↑2  )  	



Color Image：RMmap	
[rad/ m↑2 ]	

u 電波強度度マップに 
 　RMマップを重ねたイメージ�

解析結果 

RM map & RM histogram 	

Contour: 4.552GHzの電波強度 	

RMは空間的に変動している。�
⇒電⼦子密度度は滑滑らかに変化している�
 　と考えられるためRMの変動には�
 　磁場の空間ゆらぎが反映されているはず�

𝜎↓𝑅𝑀 ~107.14   rad∕m↑2   
⟨RM ⟩~−45.047   rad∕m↑2    	

RM histogram	

RM ( rad∕m↑2  )  	



Ø 得られたRMの値に対して、銀河団中の磁場構造のモデルを
仮定し、また電⼦子密度度分布を与えることで銀河団Abell1367
の磁場強度度を推定する   

磁場推定にむけて	

磁場強度　 
B~???	

RM	

偏光角 
⇒RM 

Δφ= 𝜆↑2     𝑒↑3 /8𝜋↑2 𝑚↓𝑒↑2 𝑐↑3 𝜀↓0  ∫0↑𝑑▒𝑛↓𝑒 𝐵↓∥ 𝑑𝑠 	

Abell1367  

NGC3862	

磁場構造  ⇒モデルを仮定 
電子密度 ⇒X-ray観測から得る	

𝑅𝑀/rad  m↑−2  =0.81∫0↑𝐿/pc ▒    (𝑛↓𝑒 /cm↑−3  )    (𝐵↓∥ /
µμG )  𝑑( 𝑧/pc ) 	



磁場の推定(1)　磁場の構造モデル　	

u 磁場モデル…磁場が同じ空間スケール(𝑙) 、同じ強度( |𝑩↓𝟎 |) 
　　　　　　　 確率1/2でランダムに反転するモデル	

RM∝∫0↑𝐿▒𝑛𝐵↓∥   𝑑𝑙  
              ∼∑𝑖=1↑𝑁▒𝑛𝐵↓𝑖 𝑙  
                        
              =𝑛𝑙∑𝑖=1↑𝑁▒𝐵↓𝑖  	

※ただし　
𝑁= 𝐿/𝑙 	

𝜎↓𝑅𝑀 ∝𝑛√𝑙𝐿   |𝐵↓0 |	

天体の長さL	

反転長 𝑙	

※電子密度(𝑛)が一定の場合	

   i 番目の 
セルの磁場強度：𝐵↓𝑖 	

⟨∑𝑖=1↑𝑁▒(𝐵↓𝑖 )↑2  ⟩=𝑁⟨𝐵↓𝑖↑2 ⟩=𝑁𝐵↓0↑2 = 𝐿/𝑙 𝐵↓0↑2 	

A1367	

RMの標準偏差は	

⟨𝑅𝑀⟩∝⟨𝑛𝑙∑𝑖=1↑𝑁▒𝐵↓𝑖  ⟩=0 	

⟨(𝑅𝑀)↑2 ⟩∝⟨(𝑛𝑙∑𝑖=1↑𝑁▒𝐵↓𝑖 ) ↑2 ⟩ 	

⟨(𝑅𝑀)↑2 ⟩∝𝑛𝑙⋅ 𝐿/𝑙 𝐵↓0↑2 	



𝑛(𝑟)= 𝑛↓0 [1+ (𝑟/𝑟↓0    )↑2 ]↑− 3𝛽/2  	

磁場の推定(2)　電子密度分布　	

u 電子密度分布はβモデルに従う	

 
Ø βモデルのパラメータ 
　 … 𝛽=0.61 ,  𝑟↓0 = 0.257ℎ↓70↑−1 Mpc 
Ø 中心の電子密度 
     𝑛↓0 =1.48ℎ↓70↑1/2  × 10↑−3 (𝑐𝑚↑−3 ) 

X

線
表
面
輝
度	

中心からの距離(Mpc)	

Rosat  X-ray image  
(Mohr et al.  1999 ) 

𝑛↓0 :  銀河団中心の電子
密度	𝑟↓0   :  コア半径	

A1367 はX線の表面輝度分布から
電子密度分布が見積もられている 

※より現実的な電子密度の分布を考える	



B~4.51 (𝑙/10𝑘𝑝𝑐 )↑1/2  [𝜇𝐺]	

𝜎↓𝑅𝑀 (𝑟)= 𝐾𝐵𝑛↓0 𝑟↓0↑1/2  𝑙↑1/2   /(1+ 𝑟↑2 /𝑟↓𝑐↑2  )↑6𝛽−1/4     √𝛤(3𝛽−0.5)/𝛤(3𝛽)  	

磁場の推定(3)　	

磁場の構造モデルとβモデル電子密度分布を考慮してRMを計算すると	

観測値とパラメータの値	

𝜎↓𝑅𝑀 	 107[𝑟𝑎𝑑/ 𝑚↑2 ]	
𝛽	 0.61 
𝑟↓0 	 0.257 ℎ↓70↑−1 Mpc　	

𝑛↓0 	 1.48× 10↑−3 [𝑐𝑚↑−3 ]	
𝑟	 197ℎ↓70↑−1 [𝑘𝑝𝑐]  

𝐾	 定数(411)	

𝑛↓
0 	

銀河団のX線中心での電子密度	


𝑟↓
0 	

コア半径	

𝑟	 銀河団中心から電波源までの距離	

𝑙	 ランダム磁場のスケール	

𝛽	 𝛽モデルのパラメータ	
磁場強度を見積もると	

※ここではランダム磁場のスケールは典型的な値である　 
　10kpcを使用している	

※磁場は等方的であると仮定 (√3 𝐵↓∥ =𝐵)	
(Govoni et al.2010 )	



B~4.51 (𝑙/10𝑘𝑝𝑐 )↑1/2  [𝜇𝐺]	

𝜎↓𝑅𝑀 (𝑟)= 𝐾𝐵𝑛↓0 𝑟↓0↑1/2  𝑙↑1/2   /(1+ 𝑟↑2 /𝑟↓𝑐↑2  )↑6𝛽−1/4     √𝛤(3𝛽−0.5)/𝛤(3𝛽)  	

磁場の推定(3)　	

磁場の構造モデルとβモデル電子密度分布を考慮してRMを計算すると	

観測値とパラメータの値	

𝜎↓𝑅𝑀 	 107[𝑟𝑎𝑑/ 𝑚↑2 ]	
𝛽	 0.61 
𝑟↓0 	 0.257 ℎ↓70↑−1 Mpc　	

𝑛↓0 	 1.48× 10↑−3 [𝑐𝑚↑−3 ]	
𝑟	 197ℎ↓70↑−1 [𝑘𝑝𝑐]  

𝐾	 定数(411)	

𝑛↓
0 	

銀河団のX線中心での電子密度	


𝑟↓
0 	

コア半径	

𝑟	 銀河団中心から電波源までの距離	

𝑙	 ランダム磁場のスケール	

𝛽	 𝛽モデルのパラメータ	
磁場強度を見積もると	

※ここではランダム磁場のスケールは典型的な値である　 
　10kpcを使用している	

※磁場は等方的であると仮定 (√3 𝐵↓∥ =𝐵)	

この値は先⾏行行研究によって得られている典
型的な銀河団の磁場強度度(数μG程度度)に⽭矛
盾しないものとなった�

(Govoni et al.2010 )	



まとめ	

Ø 電磁波の伝播方向に平行な磁場成分を含むプラズマ中を 
　 直線偏光した電磁波が伝搬する際、偏波角が回転する 
　 現象をファラデー回転という 
Ø ファラデー回転を利用し、銀河団の背後もしくは銀河団中の電波

源から放出された偏光した電磁波を観測することで 
　 銀河団磁場の情報を得ることができる 
Ø 電波銀河NGC3862の偏光した電磁波を観測することで、 
　 銀河団A1367のファラデー回転測度のマップを作成した 
Ø 解析した周波数はC帯(4.552-6.448GHz) ,  X帯(8.052-9.948GHz)と 
     VLAのarchiveデータ1.46GHzの合わせて33周波数 
Ø 解析の結果、得られたRMの平均値、標準偏差はそれぞれ 
    ⟨RM ⟩~−45.047  [ 𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2 ] 、 𝜎↓𝑅𝑀 ~107.14   [𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2  ]となった 
Ø 得られたRMの値からA1367の磁場強度を推定した結果 
　4.51 (𝑙/10𝑘𝑝𝑐 )↑1/2   [𝜇𝐺]程度になり、典型的な値に矛盾しないもの 
　となった 
　　　　 
 
 
 



fin	 



予備スライド	 



βモデル電⼦子密度度分布�
βモデル�
…銀河団のプラズマガスの密度度分布を表す⼀一般的なモデル�

u 静⽔水圧平衡、球対対称�
u 等温�
u ガスも銀河も同じポテンシャル構造に従う�

仮定	

熱制動放射の放射率率率はガスの密度度の�
⼆二乗に⽐比例例する。�
⼆二次元投影図において中⼼心から�
距離離Rの位置での表⾯面輝度度は�
S(𝑅)∝∫0↑∞▒(1+ 𝑟/𝑟↓𝑐  )↑−3𝛽 𝑑𝑙  �
�

𝜌↓𝑔 (𝑟)= 𝜌↓𝑔 (0)[1+ (𝑟/𝑟↓𝑐  )↑2 ]↑− 3/2 𝛽 	

𝑆(𝑅)=𝑆(0)[1+ (𝑟/𝑟↓𝑐  )↑2 ]↑−3𝛽+ 1/2  	

𝑆(𝑅)は観測値である。 
𝑆(0),𝛽, 𝑟↓𝑐 をフリーパラメータとして𝑆(𝑅)をモデルに比較的よく合うようにfitさせ
ることができれば、パラメータの値として𝛽, 𝑟↓𝑐 が求まる。 
⇒ガス密度分布が求まる。 
	

※視線方向に積分	

視線方向	



シンクロトロン放射�
シンクロトロン放射 
…光速に近い速度を持った高エネルギー電子(相対論的電子)が 
　星間空間の磁場と相互作用して放射される電磁波。 
　電波天文の観測において、重要な連続スペクトルの一つ。 

磁場	

磁場方向	

放射の方向	

偏波面	

u 一個の電子から出るシンクロトロン放射	

ピッチ角	

天文学においては超新星残骸や 
電波銀河クェーサーなどで光速度に近
い相対論的電子か放出される 
シンクロトロン放射が重要	

シンクロトロン放射は磁場に垂
直方向に放射されるために偏
波する。	



Faraday Rotationとは？	

u 静磁場B＝（０,０,B0）が存在するプラズマ領域内
を、	
    電場Eを持つ電磁波が伝播する状況を考える。	

Faraday Rotation… 
電磁波の伝播方向に平行な磁場成分を含むプラズマ中を 
直線偏光した電磁波が伝搬する際に、偏波角が回転してしまう現象	

x	

y

B	 zk	


𝐸↓
𝑥 	


𝐸↓
𝑦 	



u 伝播波が円偏向で正弦波だと仮定する	

－：右円偏向 
＋：左円偏向	

※ただし、ωB　はサイクロトン周波
数	

＋：右円偏向 
－：左円偏向	

・・・（２）	 ・・・（３）	

・・・（４）	

プラズマ中の電子の運動方程式	

・・・（１）	

ｖ：電子の速度	
e  :素電荷	
B：磁場	

𝐁= 𝐵↓0 𝛜↓3 	



u 分散関係を考える。	

ｊ：電流密度 
σ：伝導率 
ε：誘電率 

(4)式より	

ここで、ε を以下のように定義す
る	

・・・（５）	

・・・（６）	

（５）（６）から、	

※ただし、　　　はプラズマ周波数	

分散関係から、        は	



と仮定する
と、	

位相角Φは、ｋ・ｄ　と表せられることか
ら	

右円偏向と左円偏向で	
位相角に差が出来る	

	
	

直線偏光は回転する	
　　　　　　　　(右円偏向と左円偏向の重ね合わせ)	

	
	

左円偏向	 右円偏向	 直線偏光	

位相角の差 

直線偏光	

〈位相角に差がある〉	

⾒見見⽅方を�
変えると�



u 式にしてみると…	

ファラデー回転の式	

※ただし、Bが視線方向に沿う時 
　　のみ適用できる。 
　　視線方向に沿う電場：　　  

同じ視線方向でもωが変わると
Δφは変わる. 
	

RM：回転量度 
　　（Rotation　measure） 
	

ここで　　　  ,　　　 代入すると、	



Faraday Rotationから磁場を求める	

多周波数（多波長）で観測することで 
RMを求めることが出来る. 
	

 Δφはω(orλ)が変化すれば変わる値	

　　　：観測される偏光角 
　　　 　　 ：もともとの偏光角 

nの値が得られればBを推定できる	



Contour: 各周波数での電波強度 	

1′	

Cband 4.551GHz	

1′	

Xband 8.051GHz	

解析結果 

intensity 　	

8′	

Lband 1.46GHz 	

本観測� archive	



Contour: 各周波数での電波強度 	

1′	

Cband 4.551GHz	

1′	

Xband 8.051GHz	

解析結果 

intensity 　	

8′	

Lband 1.46GHz 	

本観測�

※ 今回観測が行われた周波数帯、アレイ配置では 
　空間分解能( 𝜃↓𝐻𝑃𝐵𝑊     )は高いが、最大角度スケール   (𝜃↓𝐿𝐴𝑆 ) 
　が小さいため広がった成分を落としてしまう。 
　(𝜆:観測波長、𝐵:基線長) 
　　　　　　　　　　　　 
 
　 𝜃↓𝐿𝐴𝑆 [𝑎𝑟𝑐𝑠𝑒𝑐]~ 𝜆[𝑚𝑚]/𝐵↓min [𝑚]    
	
　 𝜃↓𝐻𝑃𝐵𝑊     [𝑎𝑟𝑐𝑠𝑒𝑐]~ 𝜆[𝑚𝑚]/𝐵↓𝑀𝑎𝑥 [𝑚]    
	

8′	

Lband 1.46GHz 	



Contour: 各周波数での電波強度 	

1′	

Cband 4.551GHz	

解析結果 

intensity 　	

8′	

Lband 1.46GHz 	Cband 4.551GHz	

4′	

※ 今回観測が行われた周波数帯、アレイ配置では 
　空間分解能( 𝜃↓𝐻𝑃𝐵𝑊     )は高いが、Largest Angular Scale  (𝜃↓𝐿𝐴𝑆 ) 
　が小さいため広がった成分を落としてしまう。 
　　　　　　　　　　　　　　(𝜆:観測波長、𝐵:基線長) 　 𝜃↓𝐿𝐴𝑆 [𝑎𝑟𝑐𝑠𝑒𝑐]~ 𝜆[𝑚𝑚]/𝐵↓min [𝑚]    
	

　 𝜃↓𝐻𝑃𝐵𝑊     [𝑎𝑟𝑐𝑠𝑒𝑐]~ 𝜆[𝑚𝑚]/𝐵↓𝑀𝑎𝑥 [𝑚]    
	

分解能を低くする代わりに�
広がった成分に重みをつけた�



ストークスパラメータ�
u 電磁波の偏波特性を記述する方法の一つに電波源から伝搬してくる 
　方向(𝑧方向)に対して垂直な二つの方向(𝑥,𝑦方向)分解される電場の成分 
　を電場の振幅𝐸↓1 , 𝐸↓2 と二つの独立な波の間の位相差𝜙を用いて表す方法 
　がある。	

𝐸↓𝑥 = 𝐸↓1 (𝑡)cos(𝜔𝑡−𝑘𝑧+ 𝛿↓𝑥 )  
𝐸↓𝑦 = 𝐸↓2 (𝑡)cos(𝜔𝑡−𝑘𝑧+ 𝛿↓𝑦  )	

u 電場の振幅( 𝐸↓1 , 𝐸↓𝑦 )とその二つの独立な波の位相差(𝜙)を直接観測する
のは難しい。 

　　→ストークスパラメータというパラメータを使用して 
　　　偏波の特性を記述。	

ω:角周波数 
k:波数 
𝛿↓𝑥 ， 𝛿↓𝑦 :位相因子	

𝐸↓𝑥↑2 /𝐸↓1↑2  − 2𝐸↓𝑥 𝐸↓𝑦 /𝐸↓1 𝐸↓2  cosδ+𝐸↓𝑦↑2 /𝐸↓2↑2  = sin↑2  𝛿   (電場の軌跡：楕円)　　 
※δ= 𝛿↓𝑦 − δ↓𝑥  

楕円偏波に対して楕円の長軸と短軸のそれぞれX  軸，Y  軸とする。 

電場ベクトルE の先端が描く図が楕円形である。 

 
 
 



𝐸↓𝑋 = 𝐸↓𝑥   𝑐𝑜𝑠χ+ 𝐸↓𝑦 𝑠𝑖𝑛χ  
𝐸↓𝑌 =− 𝐸↓𝑥 𝑠𝑖𝑛𝜒+ 𝐸↓𝑦 𝑐𝑜𝑠χ  
※𝜒は𝑥軸とX 軸がなす角 

u 楕円長半径、短半径をそれぞれ 
𝐸↓0 𝑐𝑜𝑠𝜃, 𝐸↓0 𝑠𝑖𝑛𝜃とすると  

𝐸↓0↑2 = 𝐸↓1↑2 + 𝐸↓2↑2   
𝑡𝑎𝑛2𝜒=𝑡𝑎𝑛2𝛼𝑐𝑜𝑠𝛿  
𝑠𝑖𝑛2  𝜃=𝑠𝑖𝑛2𝛼𝑠𝑖𝑛𝛿    

→ストークスパラメータ 
𝐼= 𝐸↓1↑2 + 𝐸↓2↑2 /𝑍↓0  =𝑆 　 
𝑉= 2𝐸↓1 𝐸↓2 𝑠𝑖𝑛𝛿/𝑍↓0  =𝐼𝑠𝑖𝑛2𝜃 　 
𝑄= 𝐸↓1↑2 − 𝐸↓2↑2 /𝑍↓0  =𝐼𝑐𝑜𝑠2𝜃𝑐𝑜𝑠2𝜒  
𝑈= 2𝐸↓1 𝐸↓2 𝑐𝑜𝑠𝛿/𝑍↓0  =𝐼𝑐𝑜𝑠2𝜃𝑠𝑖𝑛2χ　 
	
※𝑍↓0   は真空のインピーダンス、Sはポインティングベクトル	

※完全偏波の場合
𝐼↑2 = 𝑄↑2 + 𝑈↑2 + 𝑉↑2  
𝜒= 1/2 tan↑−1  ( 𝑈/𝑄 ) 	

x軸に対する楕円の方向を図る 
Q=U=0は円偏光の条件	

全エネルギーフラックス	
(直接観測できる量)	

真円度を測る。V=0 なら直線偏光	

楕円の長軸：X 
短軸：Y	



偏波の測定	

※部分偏波している場合(自然界はほとんどの場合無偏波成分を含む)	

𝐸↓𝑥 = 𝐸↓𝑥𝑝 + 𝐸↓𝑥𝑢  
𝐸↓𝑦 = 𝐸↓𝑦𝑝 + 𝐸↓𝑦𝑢 	

𝐸↓𝑥𝑝 , 𝐸↓𝑦𝑝 :完全偏波成分 
𝐸↓𝑥𝑢 , 𝐸↓𝑦𝑢 ：無偏波成分(振幅と位相がランダムに変化)  
 
	部分偏波では、 
𝐼↑2 ≧ 𝑄↑2 + 𝑈↑2 + 𝑉↑2 　 
 

𝑆↓𝑝 = ⟨𝐸↓𝑥𝑝↑2 ⟩+⟨𝐸↓𝑦𝑝↑2 ⟩/𝑍↓0   
𝑆↓𝑢 = ⟨𝐸↓𝑥𝑢↑2 ⟩+⟨𝐸↓𝑦𝑢↑2 ⟩/𝑍↓0  	𝐼= 𝑆↓𝑝 + 𝑆↓𝑢  

 

※つまり、部分偏波している場合の偏波を観測した時はストークス 𝐼↑2 に 
　比べて 𝑄↑2 , 𝑈↑2 が小さくなるため、偏波率は非常に小さくなる場合がある。 

偏光率　𝑃= √𝑄↑2 + 𝑈↑2  /𝐼  
	

A1367の偏波率マップ	



周波数の選択に関して	

33周波数のうち4周波数以上受かって 
いる場合で、Lbandが受かっていない 
ピクセルを抜いた。(19pixel)	

33周波数のうち10周波数以上受かって 
いる場合。(21pixel) 

𝜎↓𝑅𝑀 ~97.08   𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2   
⟨RM ⟩~−72.86   𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2    	

𝜎↓𝑅𝑀 ~124.56.   𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2   
⟨RM ⟩~−60.53   𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2    	

条件を厳しくすると、受かるピクセル数が変わってしまう。 
⇒「Iは受かってもQ,Uが受からない」が効いてきて、外側まで偏波が受からない。	

検出器感度や観測時間の問題？	



電波望遠鏡について�

電波望遠鏡とビーム�
•  電波望遠鏡の主ビームのFWHM𝜃↓𝐵 を望遠鏡のビームサイズもしくは�
 　    空間分解能という。�
 　 　𝜃↓𝐵 =1.02  𝜆/𝐷 �

u アンテナは電波の到来する
⽅方向によってその電⼒力力を感
じる感度度が異異なる。�

 　主ビーム：感度度が最⼤大になる�
 　 　 　 　 　 　⽅方向を含む広がり�
 　サイドローブ：その周囲の�
 　 　 　 　 　 　 　 　感度度が低い所�
u 主ビームの感度度が半分にな
るまでの⾓角度度の広がりを
HPBW[rad]という�

u これの半分が望遠鏡の分解
能に相当するビームサイズ。�

ビーム半値幅�

メインローブ�

サイドローブ�



電波⼲干渉計につい
て�

Ø 光路長の差(𝑐𝜏↓𝑔 )が生じる 
Ø 天体の方向ベクトルを𝒔とする 
Ø  𝑐𝜏↓𝑔 =𝑫∙𝒔	

広がりを持たない点源で、ある単一の周波数𝜈↓0 でのみ放射しているとし 
放射場を𝐸(𝑡)= 𝐸↓0 cos(2𝜋𝜈↓0 𝑡+ 𝜙↓0 ) と表す。 
素子アンテナで受信すると電場に比例した電圧𝑉(𝑡)=𝑎𝐸(𝑡) 
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　(aは素子アンテナの半径)  
二つの素子アンテナで受信した電圧( 𝑉↓1 (𝑡), 𝑉↓2 (𝑡))は山同士、谷同士が重なっ
て強めあったり弱めあったりする。干渉計の出力𝑟↓1,2 とすると, 
𝑟↓1,2 = lim┬𝑇→∞  1/𝑇 ∫𝑡=− 𝑇/2 ↑𝑇/2 ▒{𝑉↓1 (𝑡)+ 𝑉↓2 (𝑡)}↑2   𝑑𝑡   
𝑟↓1,2 =⟨[𝑉↓1 (𝑡)+ 𝑉↓2 (𝑡)]↑2 ⟩=2a↑2 E↓0↑2  

この𝑫∙𝒔が波長の整数倍なら強めあい、 
半整数倍なら弱めあいになる。 
このパターンをフリンジ(干渉縞)という	
	



？ 

干渉計における像の合成�

※干渉計で実際に得ることができるのは、干渉縞の明暗強度。 
Ø  天体からのフラックス強度分布のフーリエ成分を観測。 
　　→→逆フーリエ変換して強度分布を得る必要がある。 
	

真の強度分布	

NGC3862	

(u,v)台	

※得られたビジビリティ 
   の空間周波数分布。 
   この部分しかデータが 
   得られない。 

u	

v	

合成ビーム	

Dirty map	

※実際に得られる画像	

※干渉計で得られる画像で
空間解像度を表すもの。 
(u,v)台によって決まる。 
【点源のdirty map】	

※得られたビジビリティ 
   の空間周波数分布。 
   この部分しかデータが 
   得られない。 
⇒穴があるため完全な 
　強度分布は得られない	



Dirty map	

Dirty map…ビームのパターンが残ってしまっている。 
 

Ø 得られるものは 
　合成ビームと真の像との畳み込み 
　　　　　　　　　　　(dirty map) 
※合成ビームは点源をuv空間で 
　FTしたとき得られるもの。 

Ø 真の強度分布(に近いもの)を 
　得るためには、畳み込みを 
　ほどくことが必要。 
　→よく使われる方法は 
　　　 　　　CLEANという方法 Stokes I  intensityを表す	



Cleanについて	

Ø  Dirtyマップにはサイドローブの影響が強くでる。 
　そこで、dirtyマップから合成ビームを適当にスケーリングして、　 
　dirtyマップから差し引くことでサイドローブを取り除くというのが 
　CLEANである。	

Dirtyマップ上で強度が 
最大値になる場所を探す	

その最大値をCLEAN成分と
して記録	

CLEAN成分に合成ビーム
を畳み込んだものをdirty

マップから差し引く	

残差ビジビリティで 
新しくdirtyマップを描く	

 
　　　　　　　　　　　　　　　　	

これを何度も繰り返して 
サイドローブを取り除いていく	
	

Clean後	



※広がった成分を得るため、短い基線長(D)の成分へ 
　ガウシアンで重みをつける。(uvtaper)　	

u	

v	

(𝑢,𝑣,𝑤)=(𝑫∙ 𝒆↓𝒍 /𝜆↓0  , 𝑫∙ 𝒆↓𝒎 /𝜆↓0  , 𝑫∙ 𝒆↓𝒏 /𝜆↓0  )	
空間周波数	

短い基線長に重みをつけた電波のcountor map	

(u,v)coverage	

4.551GHz	
8.051GHz	

4′	 4′	

干渉縞がどのように変化するか表す	



NGC3862 
➢ radio,opticalの両方でjetがあるような銀河 
➢ AGNを持つ。 
➢ z~0.02171 
➢ 斜めに伸びているような形 

１.4GHz　WSRTでのmap 
(Westerbork Synthesiis Radio Telescope) 

A.H Bridle  et.al  (1981)	
G.Gavazzi et.al (1981)	

VLA 1.4GHz 
total intensity map 

NGC3862 





電波⼲干渉計につい
て�

天球⾯面上で⽬目標とする�
電波源の中⼼心⽅方向を�
指す単位ベクトル：𝒔��

※𝒔を位相追尾中⼼心として天球⾯面に接する�
平⾯面内で東⻄西⽅方向𝑙,南北北⽅方向𝑚  の座標系を�
規定する。�
�
�
�
�
�
�
�

𝛼:赤経 
𝛿:赤緯	



電波⼲干渉計について�

アンテナ	

※アンテナを地球に固定させて座標系をとる。 
Z軸…北極 
X軸…経度𝜆↓𝑙 =0,経度𝜙↓𝑙 =0   
Y軸…経度𝜆↓𝑙 = 𝜋/2 ,緯度𝜙↓𝑙 =0 

※アンテナの位置ベクトルをPとおく。	

(P↓𝑋 , 𝑃↓𝑌 , 𝑃↓𝑍 )= 𝑅↓𝑃 (𝑐𝑜𝑠𝜆↓𝑙 𝑐𝑜𝑠𝜙↓𝑙 ,𝑠𝑖𝑛𝜆↓𝑙 𝑐𝑜𝑠𝜙↓𝑙 ,𝑠𝑖𝑛𝜙↓𝑙 ) 
ただし、 𝑅↓𝑝 =|𝑷| 



※解析に関して	

cif1 4.552  xif1 8.052  
cif2 4.680  xif2 8.180  
cif3 4.808  xif3 8.308  
cif4 4.936  xif4 8.436  
cif5 5.064  xif5 8.564  
cif6 5.192  xif6 8.692  
cif7 5.320  xif7 8.820  
cif8 5.448  xif8 8.948  
cif9 5.552  xif9 9.052  

cif10 5.680  xif10 9.180  
cif11 5.808  xif11 9.308  
cif12 5.936  xif12 9.436  
cif13 6.064  xif13 9.564  
cif14 6.192  xif14 9.692  
cif15 6.320  xif15 9.820  
cif16 6.448  xif16 9.948  

C, X帯 観測周波数(GHz)	

Ø beamsizeは48″に固定 
　(L帯のビームサイズに合わせた)  
 
Ø Pixelsizeはbeamsizeの1/2程度の 
　大きさにした。 
 
Ø 今回の解析では、C,X帯のIF1～16 
　とVLAのarchiveデータ1.46GHzの 
　全部で33周波数で解析した。 

Ø 今回は33周波数のうち、4周波数 
　以上、偏波が受かった場合のみ、 
　RMを計算するようにしている。 
（※ただしこの条件に関しては、まだ考える必要がある。） 



解析結果 

RM map & RM error map	

RMmap	 RM error　map	

※ストークスQ,UはIに比べて受かっていないため、RMを計算できる 
　ピクセルは少ない。→contour mapに比べてRmmapが狭い範囲にしかない。

 	



解析結果 

RM plot	

𝜆↑2 (
𝑚↑2 )	

𝜑
(𝑟𝑎𝑑)  	

𝜑
(𝑟𝑎𝑑)  	

L帯でも受かったピクセル	 L帯で受からなかった 
　　　　　　　 ピクセル	

𝜑
(𝑟𝑎𝑑)  	

𝜑
(𝑟𝑎𝑑)  	

𝜆↑2 (
𝑚↑2 )	



解析結果 

RM histogram　	

𝜎↓𝑅𝑀 ~107.14   𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2   
⟨RM ⟩~−45.047   𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2    	

※銀河団A1367の 温度、質量に関して 
Ø 平均温度 3.28kev 
Ø  M↓500 =1.84×10↑14 ℎ↓70↑−1    𝑀↓⊙  
     ⇒𝑀↓𝑣𝑖𝑟 ∼3.31× 10↑14 ℎ↓70↑−1 𝑀↓⊙  

             (Okabe et.al) 

※標準偏差が典型的な銀河団の 
　 値よりも小さくなった  

A1367は 
小さめな銀河団で 
また電子密度も小さい 



まとめ	

Ø 銀河団Abell1367の偏波解析を行った。 
Ø 偏波源NGC3862のRMを測定することで、A1367の磁場につ

いての情報を得た。 
Ø 解析した周波数はC帯(4.552-6.448GHz)と 
　X帯(8.052-9.948GHz)とVLAのarchiveデータ1.46GHz 
　の合わせて33周波数使用した。 
Ø 解析の結果、得られたRMの平均値、標準偏差はそれぞれ 
　⟨RM ⟩~−45.047  [ 𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2 ] 、 𝜎↓𝑅𝑀 ~107.14   [𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2  ] 
    となった。 
Ø  F.Govoni et.al(2010)より、得られたRMの標準偏差から 
　求まった磁場強度はB~7.8 (Λ↓𝐵 /10𝑘𝑝𝑐 )↑1/2  [𝜇𝐺]であった。 
Ø 得られた値は典型的な規則銀河団より得られると予測される

値より、大きい値になった。 



今後	

Ø 解析結果を誤差付きで表す。 

Ø  RMを計算する条件として、33周波数のうちの何周波数以上偏波が受かっ
ていれば、そのピクセルのデータを使用してRMを計算するのかという点に
関しての議論。 

 
Ø  A1367は規則銀河団に分類されているとして解析してきたが、中心から離

れた点でもX線でのピークが見つかったため、そのほかの形態に分類され
る可能性も考えて議論していく必要がある。 

Ø ランダム磁場のスケール( Λ↓𝐵 ) を、今回は典型的な値(10kpc)を入れて考
えたが、今後は自己相関関数を計算して Λ↓𝐵 関しての情報を得る。 

 



Introduction	
Ø 銀河団は衝突、合体によって成長していくと考えられ、その際には 
　ICM中で乱流の発生が示唆される。 
Ø 乱流は銀河団磁場の増幅を説明する鍵になるかもしれない。 
　　　 
Ø X線輝度分布による銀河団の形態分類は形成・進化過程を反映している可
能性がある。 

⇒銀河団の進化と、磁場の成長には何らかの関係がある可能性 
　　⇒⇒X線形態分類されている銀河団の磁場を探ることで 
　　　　 両者を比較したい。 

X線形態� Irregular � Regular Cool-core　 �

銀河団進化 衝突合体期� 緩和期	 冷却進化期 

乱流の 
フェーズ�

Driving�
Cascade/ 
Saturation 

Saturation/ 
Decay �

磁場の強度� weak� strong Rather strong �
A1367 	



Faraday Rotation による磁場の導出	

Faraday Rotationを観測する。  
u 銀河団の背後もしくは銀河団中にある天体からの偏光して 
　いる電磁波は磁場を通ることで偏波面が回転する。 
 ⇒偏波の回転度合いを見て磁場に関する情報が得られそう。 
u 銀河団磁場のモデルを考え観測と比較し構造をさぐる。 

observer	
 

銀河団 
 

Ø 多波長で偏波を観測(電波観測)して、
RMの値を得ることで銀河団の磁場に関
する情報が得られる。 
※ただし、電子密度分布(X線観測)と 
磁場構造のモデルを考える必要がある。 

𝜆↑2 	

𝜑↓0 	

𝜑	

傾きがRM	

RM	



表
面
輝
度	

中心からの距離	
※対象銀河団はX線観測によって 
βモデル電子密度fitが得られている 
ものに限定する。 
 
 
 

𝑛(𝑟)= 𝑛↓0 [1+ (𝑟/𝑟↓0  )↑2 ]↑− 3𝛽/2  	

u X-ray morphology：Regular　Non-cool-core 
u RA…11:44.8 
    Dc…+19:42 
u l…237.63(銀経) 
　b…+73.426(銀緯)  
u β=0.61 , 𝑟↓0 =0.257 ℎ↓70↑−1 Mpc 
u Redshift= 0.022 
u 中心の電子密度 
      𝑛↓0 =1.48ℎ↓70↑1/2  × 10↑−3 (𝑐𝑚↑−3 ) 

𝑛↓0 :  中心の電子密度	

𝑟↓0   :  コア半径	

Abell1367 	

Mohr et.al (1999)	



Abell 1367    Rosat X-ray image 
Donnelly et.al (1998)	

Abell1367と偏波源 NGC3862  	
偏波源 
NGC3862 (z=0.02171)	

u RA..11:45:05.62 
　Dc..+19:36:18.70 

u 可視光、電波でJetが 
　  確認されている。 ※銀河団中心(X-ray観測での中心)と 

　偏波源の間の距離 r 
𝑟∼197 ℎ↓70↑−1 𝑘𝑝𝑐	

※A1367は規則銀河団に分類されるとしている。
確かに中心部分は規則銀河団と考えられるが、
離れた所にもう一つピークがあるため、よく調べ
る必要あり。	

NVSS 
1.46GHz  	



観測概要	

　　　 
u 観測天体:Abell1367 
u JVLAによる観測　(P.I.:赤堀さん)　 
u アレイ配置：Cアレイ 
u Cband(4.552-6.448GHz)　 
　観測日時：2013.8.24  
　観測時間 ：0.25h 
    Xband(8.052-9.948GHz) 
　観測日時：2013.8.20  
　観測時間 ：0.25h　 
u Band width：128MHz 
u 16IF 



※解析に関して	

cif1 4.552  xif1 8.052  

cif2 4.680  xif2 8.180  
cif3 4.808  xif3 8.308  
cif4 4.936  xif4 8.436  
cif5 5.064  xif5 8.564  
cif6 5.192  xif6 8.692  
cif7 5.320  xif7 8.820  
cif8 5.448  xif8 8.948  
cif9 5.552  xif9 9.052  

cif10 5.680  xif10 9.180  
cif11 5.808  xif11 9.308  
cif12 5.936  xif12 9.436  
cif13 6.064  xif13 9.564  
cif14 6.192  xif14 9.692  
cif15 6.320  xif15 9.820  
cif16 6.448  xif16 9.948  

C, X帯 観測周波数(GHz)	

Ø beamsizeは48″に固定 
　(L帯のビームサイズに合わせた)  
 
Ø Pixelsizeはbeamsizeの1/2程度の 
　大きさにした。 
 
Ø 今回の解析では、C,X帯のIF1～16 
　とVLAのarchiveデータ1.46GHzの 
　全部で33周波数で解析した。 

Ø 今回は33周波数のうち、4周波数 
　以上、偏波が受かった場合のみ、 
　RMを計算するようにしている。 
（※ただしこの条件に関しては、まだ考える必要がある。） 



解析結果 

RM map 	

RMmap	

Countor : Cband (4.552GHz) 	

𝜆↑2   	

𝜑	

𝜑	



解析結果 

RM histogram　	

𝜎↓𝑅𝑀 ~107.14   𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2   
⟨RM ⟩~−45.047   𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2    	

※銀河団A1367の 温度、質量に関して 
Ø 平均温度 3.28keV 
Ø  M↓500 =1.84×10↑14 ℎ↓70↑−1    𝑀↓⊙  
     ⇒𝑀↓𝑣𝑖𝑟 ∼3.31× 10↑14 ℎ↓70↑−1 𝑀↓⊙  

             (Okabe et al.  2010) 

A1367は 
小さめな銀河団で 
また電子密度も小さい 

※RMが計算された 
　ピクセルは30個だった	



まとめと今後	

Ø  偏波源NGC3862のRMを測定することで、A1367の磁場についての情報を
得た。 

Ø  解析した周波数はC帯(4.552-6.448GHz)とX帯(8.052-9.948GHz)と 
　VLAのarchiveデータ1.46GHzの合わせて33周波数使用した。 
Ø  解析の結果、得られたRMの平均値、標準偏差はそれぞれ 
　⟨RM ⟩~−45.047  [ 𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2 ] 、 𝜎↓𝑅𝑀 ~107.14   [𝑟𝑎𝑑∕𝑚↑2  ]となった。 
Ø  Govoni et al. (2010)より、得られたRMの標準偏差から 
　求まった磁場強度はB~4.51 (Λ↓𝐵 /10𝑘𝑝𝑐 )↑1/2  [𝜇𝐺]であった。 
 
Ø  RMを計算する条件として、33周波数のうちの何周波数以上偏波が受かっ

ていれば、そのピクセルのデータを使用してRMを計算するのかという点に
関しての議論が必要。 

Ø  A1367は規則銀河団に分類されているとして解析してきたが、中心から離
れた点でもX線でのピークが見つかったため、そのほかの形態に分類され
る可能性も考えて議論していく必要がある。 

Ø ランダム磁場のスケール( Λ↓𝐵 ) を、今回は典型的な値(10kpc)を入れて考
えたが、今後は自己相関関数を計算して Λ↓𝐵 に関しての情報を得る。 

 



概要	

v 目的 
–  乱流による銀河団磁場増幅の有無

を観測から調べる 
v 理論 

–  乱流磁場による偏波解消 
–  X線形態による磁場強度の違い 

v 方法 
–  JVLAで銀河団を偏波観測 

v 結果 
–  Abell 2256のリダクションと解析 

•  Stokes Iのスペクトル 
•  偏波率 
•  Faraday Rotation Measure 

v 議論 
–  Abell 2256の偏波解消 
–  Abell 2256、401、2199の磁場強度

比較 
Abell 2256 JVLA 2GHz + X線　 

2015/03/04	 専攻ゼミナール	



銀河団の広がった電波放射	

ハロー 

レリック 

X線放射と電波放射が同箇所
で起きているもの 

X線放射の周辺に電波放射が
あるもの 

小型のHalo、まだ定義が曖昧	ミニハロ
ー 

6 Feretti et al.

Fig. 1 Collection of clusters showing several types of radio emission, shown in contours, overlaid onto the
X-ray emission, shown in colors. Clusters are (from left to right and from top to bottom) A 2219 (halo),
A 2744 (halo + relic), A 115 (relic), A 754 (complex, halo plus relic), A 1664 (relic), A 548b (relic), A 520
(halo), A 2029 (mini-halo), RXCJ1314.4-2515 (halo plus double relics). For references to these objects
see Tab. 1, 3, and 5.

at the center, thus diffuse sources are not located at random position in clusters. This
indicates that central halos are truly at the cluster center and not simply projected
onto it. Moreover, detailed radio images show different morphologies of halos and
relics. There are 42 halos currently known, while 39 clusters show at least 1 relic
source (for a total of 50 relics). This confirms the findings above. A powerful way to
distinguish between the two classes is through the polarization, this will become easy
with new generation radio telescopes.

Giovannini et al. [124] showed that diffuse cluster sources are not present in all
galaxy clusters, but are not a phenomenon as rare as formerly believed. They first
showed that diffuse sources with the surface brightness limit of the NRAO VLA Sky
Survey (NVSS [58]) are present in 6%-9% of clusters with Lx < 5 × 1044 erg/s, but

Diffuse radio emission in galaxy clusters 27

Fig. 14 Double radio relics in the cluster A3376: The radio emission is represented by yellow contours
(0.12, 0.24, 0.48, 1 mJy/beam) obtained from VLA observations at 1.4 GHz at the resolution of 20”. The
color image depicts the X-ray emission detected by ROSAT PSPC within 0.14 to 2.0 keV band (from [6]).

In the case of CIZAJ2242.8+5301, Van Weeren at el. [258] discuss, from hy-
drodynamical simulations and comparison with the data, that the relic morphology
arises naturally from shocks produced by a head-on merger in the plane of the sky
of two roughly equal mass clusters. In the clusters A1240 and A2345, optical data
support the outgoing merger shocks models [10,26]. In the case of A3376 (Fig. 14),
Bagchi and collaborators [6] suggested the possibility that the two relics may be trac-
ing shocks induced by the accretion flows of the intergalactic medium during the
large-scale structure formation (accretion shocks [195,162]). This interpretation is
under debate for this cluster (e.g. [2]), however it may be invoked to explain the
origin of other sources as e.g. the outermost relics in A2255 [212] and possibly the
peripheral emission of the Coma cluster [29].

5.1.4 Clusters with halo and relic(s)

As the Coma cluster, several other clusters have been found to show a peripheral
relic radio emission in addition to a central halo. According to the September2011-
Relic collection, at present 11 clusters are known to show this feature. Sometimes, the
relic is connected to the radio halo through a low brightness bridge of radio emission
(e.g. Coma cluster, A2255 and A2744), other cases are characterized by complex
structures, as in A754 (Fig. 1) and A2256. In a few case, clusters may host a central
radio halo and double elongated relics. At present we know 3 clusters showing these
features: CL0217+70 (Fig. 15), RXCJ1314.4-2515 (Fig. 1), and CIZAJ2242.8+5301.

These structures are the most extreme examples of the connection between halo
sources and cluster mergers (see Sect. 4.3.2). Indeed the merger that gives rise to
the radio halo, could also be the origin of shock waves which supply the energy
to the peripheral relics. In this scenario, the origin of the bridge of radio emission
connecting the halo to the relic source in some clusters has still to be clarified.

We note that in most clusters showing at least a relic source, no central halo
is present. This could suggest that relics could be created also by minor mergers,

Abell 3376　コントア：電波 カラー：X線（Bagchi + 2006）	

v 銀河団は衝突により進化 
v  Intra Cluster Medium(ICM, ~107 

K）が熱制動放射 
v 数百kpc~数Mpcに広がるシンクロ

トロン放射が見える事がある 
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広がった電波放射の起源	

v 乱流磁場による偏波解消 

v X線形態による磁場の性質の
違い	
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1.  銀河団衝突・衝撃波の発生 
2.  ICM内の加熱・乱流の発生 
3.  乱流による磁場の増幅 
4.  宇宙線電子の再加速 
5.  広がった電波放射の発生	

662 G. Brunetti et al.: Radio-X-ray correlation of giant radio halos

Fig. 1. Left panel: distribution of GMRT galaxy clusters (blue) and of other radio-halo clusters from the literature (filled black symbols) in the
P1.4–0.1–2.4 keV luminosity plane (Table 1). Empty circles mark giant radio halos from the GMRT sample, empty triangles mark the two mini-
halos in cool-core clusters from the GMRT sample, the cross marks the position of RXJ1314, and arrows mark upper limits for GMRT clusters
with no evidence of Mpc-scale radio emission. The solid line gives the best fit to the distribution of giant radio halos (BCES Bisector, Table 2).
Right panel: distribution of giant radio halos (GMRT + literature, Table 1) in the P1.4–bolometric X-ray luminosity plane. The solid line gives the
best fit to the distribution of giant radio halos (BCES Bisector, Table 2).

In Sect. 2 we discuss the distribution of X-ray luminous
galaxy clusters in the P1.4–LX plane and the P1.4–LX correla-
tion traced by radio halos. In Sect. 3 we discuss the connection
between mergers and radio halos and their evolution driven by
these mergers. In Sects. 4 and 5 we constrain the evolution time-
scale of radio halos and compare our results with model expec-
tations, respectively. In Sect. 6 we give our conclusions.

H0 = 70 km s−1 Mpc−1, Ωm = 0.3, ΩΛ = 0.7 are adopted
throughout the paper.

2. The Radio – Lx correlation & cluster bi-modality

The “GMRT Radio Halo Survey” (Venturi et al. 2007, 2008)
has provided a significant step to a statistically solid exploration
of the properties of radio halos through a large observational
project carried out with the Giant Metrewave Radio Telescope
(GMRT, Pune-India) at 610 MHz. This pointed-radio survey
completed the radio follow up of a complete sample of 50 X-ray
luminous (LX ≥ 5 × 1044 erg/s) galaxy clusters in the redshift
range 0.2−0.4 (taken from the REFLEX, Boehringer et al. 2004,
and the extended BCS, Ebeling et al. 1998, 2000 catalogues)
through high sensitivity observations of 34 clusters with no ra-
dio information. Large scale synchrotron emission at level of
presently known radio halos was found only in ∼30% of the
selected (X-ray luminous and massive) clusters (Brunetti et al.
2007; Venturi et al. 2008), with evidence that this fraction de-
pends on cluster X-ray luminosity (Cassano et al. 2008a).

Figure 1 shows the distribution of GMRT galaxy clusters
(blue) in the P1.4 – LX plane (Left: 0.1–2.4 keV luminosity;
Right: bolometric luminosity), together with that of clusters
hosting giant radio halos (from the literature, Table 1): giant ra-
dio halos trace the P1.4 – LX correlation, clusters with no large
scale radio emission populate the region of the radio upper limits
that is well separated from that spanned by radio halos.

The distribution of giant halos across the correlation is
significantly broader than the typical error bars in their mea-
sured radio and X-ray luminosities thus implying a possi-
ble intrinsic scatter in the correlation. For this reason, as in

Cassano et al. (2006), in our analysis we use the linear regression
algorithm by Akritas & Bershady (1996) that indeed accounts
for both intrinsic scatter and measured errors in both variables.
The fits have been performed in the form:

Log(P1.4) − Y = A + b
[
Log(LX) − X

]
(1)

where P1.4 is in W/Hz, LX is in erg/s, Y = 24.5, and X = 45
and 45.4 in the case of the 0.1–2.4 keV luminosity (Fig. 1 Left)
and bolometric X-ray luminosity (Fig. 1 Right), respectively.
The best-fit normalizations and slopes of the correlations for gi-
ant radio halos, and the measured scatters across the correlation
are given in Table 2. We report best fits obtained from BCES-
bisector and orthogonal approaches and from their bootstraps
(10 000 bootstrap resamplings). The BCES bisector approach
treats the variables symmetrically and is recommended for sci-
entific problems where the goal is to estimate relationships be-
tween the variables and for a comparison with theory (e.g., Isobe
et al. 1990).

Regardless of the nature of the scatter of the datapoint across
the correlation, we point out that, even by restricting to the
BCES-bisector approach that gives the flatter slope of the cor-
relations, present data allow us to fairly constrain the slope of
the correlations: at 99% slopes are 1.55 ≤ b ≤ 2.58 in the case
of the correlation between P1.4 and the 0.1–2.4 keV luminosity,
and 1.35 ≤ b ≤ 2.17 in the case of the correlation between P1.4
and the bolometric X-ray luminosity1.

3. Evolution of radio halos and connection
with cluster mergers

Correlations between radio and thermal properties in galaxy
clusters may be explained by both hadronic and turbulent-
acceleration models with the observed slopes that can be

1 These slopes are consistent with those found in previous papers (e.g.,
Bacchi et al. 2003; Cassano et al. 2006). Kushnir et al. (2009) recently
found significantly flatter slopes, however they do not fit the data with
their errors measured in both variables but assuming an error in P1.4
equal to the scatter of data points across the correlation.

X線光度 	

Mpc規模の 
放射がない	

Mpc規模の 
放射がある	

Fig. S2. Left panel: Time evolution of kinetic and magnetic energies in a three-dimensional,
incompressible simulation of driven MHD turbulence with very weak initial magnetic field.
The green lines show our fitting for the growth and saturation of magnetic energy. Right panel:
Power spectra for flow velocity, Pv, and magnetic fields, PB , at a time of saturation. Two
straight lines of slopes −5/3 and −1 are also drawn for comparison.
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放射機構仮説	

Ø  衝突と電子再加速に相関？ 

が見られる？	

乱流の証拠として	

乱流による磁場増幅の証拠として	



X線形態分類	

衝突により 
不規則→規則→クールコア 
と進化してるなら 

X線形態	 不規則	 規則	 クールコア	

乱流の状態	 ドライビング	 カスケード・飽和	 飽和・減衰	

磁場強度	 弱い	 強い	 強い	

A2256	

A3558	

A401 

A1367 

A2142 A262 

A2199  

本観測	 アーカイブ	 アーカイブ	

A3571  

不規則・規則 →X線表面輝度分布の対称性で分類　 
クールコア　　→銀河団中心に向かって温度の減少がある 

本観測	 本観測	 本観測	 本観測	

本観測	

A2029 　アーカイブ	

不規則	 規則	 クールコア	
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v ２０１２年にJVLAへ観測提案を申請し（P.I. 赤堀）、２０
１３年９月にAbell 2256を含む６天体の観測を実施した	

The Karl G.Jansky Very Large Array
観測概要	

X線で観測されている近傍銀河団（Mohr + 1999）	

X線形態分類が
な さ れ て い る
（Akahori & Masai 
2005）	

βモデル（電子分布モデル）のパラメータが既知 
（Mohr + 1999, Ota & Mitsuda 2002, Chen + 2007） 	

クールコアの存在が既知（Sanderson + 2006）	

天体の選定条件	

•  Cアレイ配置  
•  S帯（2-4 GHz）, X帯（8-10 GHz） 
•  両偏波観測 
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銀河団磁場の測定方法	

RM = 0.81 neB|| dl∫
Ø  視線方向の磁場の情報が得られる 

Ø  銀河団内偏波源の銀河団磁場による
ファラデー回転を観測 

v Faraday Rotation Measure	

偏波角 = 初期偏波角 + RM・波長2	

2015/03/04	 専攻ゼミナール	
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乱流磁場による偏波解消	

v 偏波角の差がπ/2 
　（電場ベクトルの差がπ）の時無偏波	
2015/03/04	 専攻ゼミナール	

偏波解消：天体固有の偏波よりも弱まった偏波を観測する現象	

Optimum frequency band for radio observations 2339

Figure 3. Polarized intensity for a spectral index of total synchrotron in-
tensity of α = 0.9 and depolarization by internal (solid line) and external
(dashed line) Faraday dispersions at different levels of σRM.

The equation for the optimum wavelength (λopt) of maximum
polarized emission in the case of internal RM dispersion is

e2So − 8So

α − 4
− 1 = 0, (11)

where So = 2σ 2
RMλ4

opt. For external RM dispersion we derive the
equation

λopt =
(

α

8σ 2
RM

)1/4

, (12)

where λopt is measured in m.
The dependence of the optimum frequency on internal dispersion

(full line) and external (dotted line) dispersion is shown in Fig. 4
for α = 0.5, 0.9 and 1.3. Polarized sources with larger σ RM are best
observed at high frequencies. In the case of internal RM dispersion,
we found that λopt = A1σ

−0.5
RM , where A1 = 0.6, 0.7 and 0.87 for

α = 0.5, 0.9 and 1.3, respectively. For external RM dispersion the
relations are λopt = A2σ

−0.5
RM , where A2 = 0.50, 0.58 and 0.63 for

α = 0.5, 0.9 and 1.3, respectively.
At long wavelength and/or large Faraday dispersion (S ≫ 1),

equation (9) can no longer be applied because the correlation length
of polarized emission is smaller than the cell size d (Tribble 1991;

Figure 4. Optimum frequency of maximum polarized emission for a syn-
chrotron spectrum with spectral index α = 0.5, 0.9 and 1.3 (from bottom
to top) and depolarized by internal (solid line) and external (dashed line)
Faraday dispersions against RM dispersion.

Sokoloff et al. 1998), and the external depolarization by external
dispersion becomes

DP = (2σRMλ2)−1. (13)

This equation is valid only at wavelengths much longer than the
optimum wavelength which corresponds to So = α/4 < 1 (see
equation 12) and hence is not relevant for this paper.

2.3 Mixed cases

Many astrophysical media contain both regular and turbulent mag-
netic fields, while the descriptions of Faraday depolarization in
Sections 2.1 and 2.2 are only valid if one type of magnetic fields
dominates. In mixed cases with similar field strengths, the total de-
polarization can still be described by equation (8), where S becomes
a complex number (Sokoloff et al. 1998). As an approximation, it
may be assumed that some fraction of the emitting medium on the far
side is totally depolarized by Faraday dispersion and the remaining
volume on the near side is subject to depolarization by differential
Faraday rotation. Here, the total depolarization is the product of
equations (4) and (8) with appropriate weighting according to the
strengths of the regular and turbulent field components.

2.4 RM grids

If RMs of a grid of bright, compact polarized sources behind ex-
tended foreground objects are measured, the foreground media act
as Faraday screens and contribute to one single component in the
Faraday spectrum. Only foreground regions with significant polar-
ized emission may generate secondary peaks in the Faraday spec-
trum. The main depolarization mechanism for RM grids is EFR
in the foreground (see Section 3). DFR and IFD may occur in the
background sources, but are generally weak due to the small source
sizes and are further reduced in distant objects by the RM dilution
factor (see below).

3 D I S C U S S I O N A N D C O N C L U S I O N S

An observer planning polarization observations needs to investigate
the expected range of |RM| and Faraday dispersion within a source.
In Table 1 we compiled typical physical properties of magneto-
ionic media in various astrophysical objects. The numbers may
vary by a factor of several or are still uncertain, as in the case of
the intracluster medium in galaxy clusters and of the intergalactic
medium. The media are assumed to be ‘simple’, characterized by
a single RM component and/or by an RM dispersion σ RM. The
resulting optimum frequency bands give a first-order estimate for
the range of highest polarized intensities.

Table 1 allows an observer to estimate which depolarization effect
dominates in a medium: the larger the optimum frequency, the
stronger is the depolarization. In discs and haloes of galaxies, DFR
and IFD are of similar importance. In ‘magnetic arms’ between
optical spiral arms, the regular field and hence DFR are strongest.
In galaxy clusters, turbulent fields and hence IFD dominate.

The polarized emission of the inner discs, spiral arms, central
regions of galaxies and the cores of galaxy clusters should be ob-
served at wavelengths below a few centimetres (at frequencies be-
yond about 10 GHz), in order to avoid strong depolarization by
DFR and IFD. Outer galaxy discs, galaxy haloes, haloes of galaxy
clusters and intergalactic filaments have lower intrinsic |RM| and
Faraday dispersion and are best observed at decimetre wavelengths
(at frequencies below about 2 GHz). Polarized intensity from in-
tergalactic filaments is low because the predicted magnetic fields

C⃝ 2011 The Authors, MNRAS 418, 2336–2342
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society C⃝ 2011 RAS

直線偏波強度	

P(λ 2 ) = ε(r)e2iχ (r,λ
2 ) dr∫

ε ：放射率 χ：偏波角	

乱流磁場によるビーム内偏波解消	

偏波角a	

偏波角b	

P = e2ia + e2ib P 2 = 2 + 2cos2(a − b)
放射率1、偏波角a, bの偏波があるとして	

偏波	 偏波	

電場ベクトル	

ビーム内偏波解消のBurn則 
(Arshakian & Beck 2011)	
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Abell 2256	

v 衝突銀河団 
–  銀河が3つの速度集団をなす 
–  銀河団ガスのバルクモーション 

v 過去の干渉計観測 
–  LOFAR 
–  GMRT 
–  WSRT 
–  JVLA 
–  JVLA 

v 高周波数のメリット 
–  分解能が高い 
–  ファラデー回転が起きにくい 

•  intrinsicな磁場の決定 
•  低周波数のデータと合わせた

精密なRM 

 

Abell 2256 JVLA 2GHz	

60      (MHz) 
150 
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1300~8000 
2000~3500   ←New! 
8000~10000 ←New!	

RA, DEC (X線) = 17h04m2.3s + 78°37’55.2’’ 
                    l,b =110.996, 31.754 
                      z = 0.0581: 66.96kpc/arcmin 
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350 kpc	電波レリック	
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銀河団内偏波源	
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電波レリックのスペクトル	

v  単一鏡2.7GHzの観測ではフラックスの
低下は見られない (e.g. Owen 1975) 

v  JVLAの最大角度スケールに起因？ 

R. J. van Weeren et al.: LOFAR observations of cluster-scale non-thermal radio emission in Abell 2256

(or the primary cluster only) with a smaller galaxy group. The
relative velocity between the subcluster and primary cluster is
estimated to be ∼2000 km s−1 and they are near the time of the
first close passage of the subcluster and primary cluster centers.
The group plunges down from the north. The merger between
the primary cluster and subcluster has a mass ratio of about 3 and
the merger between the primary cluster (+subcluster) and group
has a mass ratio of about 10. Miller et al. (2003) argued that the
“primary cluster-galaxy group” merger is responsible for the ra-
dio relic and that the merger event is viewed 0.3 Gyr after the
core passage. From the radio spectra alone it is not possible to
disentangle the merger scenario, but usually the strongest shocks
form after core passage (Vazza et al. 2012) and the flat integrated
radio spectrum implies that the relic only recently brightened.
Further flux density measurements above 2 GHz are needed to
better constrain the high-frequency end of the spectrum and con-
firm the radio spectrum steepens here.

No shock has been found so far in X-ray observations (e.g.,
Bourdin & Mazzotta 2008). Although, given the large extent of
the relic in both the NS and EW directions we are probably not
viewing the relic close to edge-on, making it more difficult to
detect a shock. For an edge-on shock/relic one would expect a
much larger ratio between the largest physical extent and the
relic width (e.g., van Weeren et al. 2010). The relic measures
about 1 by 0.5 Mpc. We can estimate the viewing angle if we
assume the relic traces a planar shock located in the xy-plane
and has a similar extent in both the x and y directions and a
negligible extent in the shock downstream region (compared to
the observed width). With the ratio of the largest physical size to
the relic width this gives a viewing angle of about 30◦ from edge-
on. This is consistent with the estimate from Enßlin et al. (1998),
based on the polarization fraction, which indicates the relic is
seen under an angle of less than ∼50◦ from edge-on. The relic is
located at a project distance of ∼400 kpc from the optical center
of the cluster (Fig. 10). If the relic is seen under a viewing angle
of 30◦ from edge-on it is located at a true distance of ∼0.5 Mpc
from the cluster center. This is about a factor of two closer to the
cluster center than most of the double radio relic clusters (e.g.,
Röttgering et al. 1997; Bagchi et al. 2006; Bonafede et al. 2009;
van Weeren et al. 2011b). Together with the flat radio spectrum
this is consistent with the fact that the relic in A2256 is seen at
a relatively early stage in the merger, approximately half of the
time after core passage compared to some of the double radio
relic clusters.

Due to the large size of the relic it is unlikely we are seeing
fossil radio plasma compressed by a shock wave, since radia-
tive energy losses during the time it takes to compress a several
hundred kiloparsec sized radio ghost would remove most of the
electrons responsible for the observable radio emission (Clarke
& Enßlin 2006). In addition, we would expect steep curved radio
spectra due to synchrotron and IC losses.

The unusual flat spectrum of the relic may also suggest
a more complex situation. A synchrotron spectral index α >
αinj−1/2 is expected if electrons accelerated at the passage of the
shock, with spectrum N(p) ∝ p−δinj , are also re-accelerated by
some other mechanism in the region downstream of the shock.
Under particular conditions a flatter spectrum is also expected
if the accelerated electrons cool/age in a inhomogeneous down-
stream region. Particle re-acceleration mechanisms downstream
of large-scale shocks in galaxy clusters, possibly connected with
the turbulence that could be generated by the shock passage, is
suggested by the existence of bridges of faint radio emission that
connect relics and halos in several systems (Markevitch 2010,

Fig. 13. Radio halo and relic spectrum. Flux density measurements from
this work, Clarke & Enßlin (2006), Brentjens (2008), and Intema (2009)
were included. The solid straight line is a power-law fit to the relic
fluxes. The radio halo spectrum is from flux density measurements
summed over the region indicated in Fig. 7.

and references therein). In the case of A2256, projection effects
may mix together the relic and bridge emission.

4.4. Radio halo

The spectral index of the radio halo was measured by summing
the flux in the region around source D, using the imaged dis-
played in Fig. 7 (right panel). In this region, the halo is de-
tected at the 1–3σ level per beam in the LOFAR 63 MHz im-
age. We summed the flux over the same region in the 351 MHz
WSRT and 1369 MHz VLA D-array (Clarke & Enßlin 2006)
images. The resulting radio spectrum is shown in Fig. 13. The
63–351 MHz spectral index is−1.5± 0.1 and the 351–1369 MHz
spectral index is −1.1± 0.1. The low-frequency radio halo spec-
trum is steeper than at high-frequencies, although we only mea-
sured the spectrum in the area indicated in Fig. 7.

LOFAR observations at 63 MHz clearly show a significant
upturn of the spectrum of the radio halo at lower frequencies.
This confirms and strengthens previous observational claims
Kale & Dwarakanath (2010) and provides totally new informa-
tion for the interpretation of the origin of the halo. With only
three data points it is premature to attempt a detailed modeling,
this is matter for future papers when more data will be avail-
able. The complex spectrum may simply result from a super-
position of two (or more) components, as previously suggested
by Kale & Dwarakanath (2010). Specifically, the emission of
the relic could be projected on the halo emission causing a flat-
tening of the spectrum at higher frequencies. We also note that
recent modeling of turbulent re-acceleration of relativistic pro-
tons and their secondaries in the ICM predict a flattening of
the synchrotron spectrum of radio halos at higher frequencies
(Brunetti & Lazarian 2011). In these models the flattening marks
the transition between the spectral component due to turbulent
re-acceleration and the underlying spectrum generated by the
continuous injection of secondary electrons; the spectral shape
of A2256 would constrain the turbulent acceleration time-scale
≃0.5 Gyr. Observations however may reveal situations more
complex than those considered in the presently available models.
Different populations of emitting electrons may coexist in the
volume of the radio halo in the case they originate from multiple
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34 individual sources in the direction of the cluster. We do not
discuss the majority of the sources in this paper, as we con-
centrate on lower resolution, high surface brightness sensitivity
images of the extended diffuse emission. A detailed discussion,
including high-resolution radio overlays on optical images of
the sources, is given in Miller et al. (2003). Combining their
optical data with those of Berrington et al. (2002), Miller et al.
have velocity measurements for 49 of the 54 candidate cluster
radio galaxies and find that 40 of these are confirmed cluster
members.

In Figure 1 (top left) we show the 1369 MHz D configura-
tion image of A2256 covering a region of 2:6 ; 2:5 Mpc. The

well-known radio relic region (G and H in BF76) is visible as the
bright elongated region to the northwest. Our observations show
the first clear detection of additional diffuse emission (at
a much lower surface brightness) centered to the southeast of
the relics. This emission is coincident with the diffuse emission
seen around source D by BF76 and is referred to as the halo
below. A third region of interest in A2256 is associated with the
Z-shaped source F in the BF76 notation. This source is visible
on the northeastern edge of the radio halo and has been noted
for its unusual shape and spectral properties in several papers
(Masson & Mayer 1978; Bridle et al. 1979; R94; Miller et al.
2003).

Fig. 1.—VLA D configuration total intensity gray scale and contours of A2256. In addition to the compact sources, the diffuse emission associated with the
peripheral relics and central radio halo is visible. All contours are plotted as!3, 3,. . . times the rms level at

ffiffiffi
2

p
intervals. Top left: The 1369MHz contours. The rms level

is 59 !Jy beam!1, and the restoring beam is"5200 ; 45 00. Top right: The 1417MHz contours, with an rms level of 62 !Jy beam!1 and a beam of"5000 ; 4300. Bottom left:
The 1512.5 MHz contours, with an rms level of 60 !Jy beam!1 and a beam of"4900 ; 3900. Bottom right: The 1703 MHz contours, with an rms level of 68 !Jy beam!1

and a beam of "4800 ; 3600.
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A2256 1396 MHz (Clarke & Ensslin 2006)	
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: ミッシングフラックス	

赤：視野（背景偏波源が観測中心） 青：最大角度
スケール（比較のためレリックに重ねている）  
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電波レリックと銀河団内偏波源の偏
波率	
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Faraday Rotation Measure	

v  RMの平均値と分散 
–  レリック：-34.5 rad･m-2  σ = 6.2 rad･m-2 
–  A：-24.9 rad･m-2  σ = 65.5 rad･m-2 

–  B：-34.1 rad･m-2  σ = 10.5 rad･m-2 

v  偏波角が偏波角=RM・波長2の関係にある 
–  偏波源の外でファラデー回転が起きた 

RM分布（コントア：2 GHz, 47’’） 
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RM平均値の負方向へのシフト	
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Figure 3. Plot of 37,543 RM values over the sky north of δ = −40◦. Red circles are positive rotation measure and blue circles are negative. The size of the circle scales linearly with magnitude of rotation measure.

v Abell 2256半径3°以内の28天体のRM 
–  平均 = -30.0 [rad･m-2] 
–  σ = 16.7 [rad･m-2] 

v 負へのシフトは銀河系が原因？ 

Taylor + 2009 	
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議論1　電波レリックの偏波率	
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v ビーム偏波解消のBurn則では電波レリックの階段状の
偏波率の変化を再現できない 

v 偏波解消の数値計算モデルを作成した	

Δz	
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Nx × Ny個	

各セルのne、Bは一定 
磁場の向きはランダム	

初期偏波角0度 
No. ] Running Head 11

 0

 20

 40

 60

 80

 100

 120

 140

 160

-100 -80 -60 -40 -20  0  20  40  60  80  100

N
um

be
r o

f p
ix

el
es

RM [rad m-2]

Fig. 11.

Arshakian, T. G., & Beck, R. 2011, MNRAS, 418, 2336
Berezinsky, V. S., Blasi, P., & Ptuskin, V. S. 1997, ApJ, 487,

529
Berrington, R. C., Lugger, P. M., & Cohn, H. N. 2002, AJ,

123, 2261
Blasi, P., & Colafrancesco, S. 1999, Astroparticle Physics, 12,

169
Brentjens, M. A. 2008, A&A, 489, 69
Bridle, A. H., & Fomalont, E. B. 1976, A&A, 52, 107
Bridle, A. H., Fomalont, E. B., Miley, G. K., & Valentijn, E. A.

1979, A&A, 80, 201
Briel, U. G., Henry, J. P., Schwarz, R. A., et al. 1991, A&A,

246, L10
Briel, U. G., & Henry, J. P. 1994, Nature, 372, 439
Brunetti, G., Setti, G., Feretti, L., & Giovannini, G. 2001,

MNRAS, 320, 365
Brunetti, G., Blasi, P., Cassano, R., & Gabici, S. 2004,

MNRAS, 350, 1174
Brunetti, G., Cassano, R., Dolag, K., & Setti, G. 2009, A&A,

507, 661
Burn, B. J. 1966, MNRAS, 133, 67
Cassano, R., & Brunetti, G. 2005, MNRAS, 357, 1313
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- RMの分散から求めた不規則銀河団 Abell 2256の磁
場強度は磁場の相関長を 20kpc-5kpcとしてB =0.1−
1.1µGであった。同様の手順で求めた規則銀河団Abell
401及び冷却コア銀河団Abell 2199の磁場強度はB =
1.6− 3.8µG、B = 2.6− 5.1µGであった。

- トイモデルを作成し電波レリックの偏波解消の偏波
解消を再現した結果、視線方向上にファラデースク
リーン、偏波源、ファラデースクリーン、偏波源とい
う構造がある時観測された階段状の偏波解消を再現
できることがわかった。手前側のファラデースクリー
ンの RMの分散が小さい時のみ階段上の偏波解消が
現れることから、視線方向のファラデースクリーンの
位置関係を知ることができる。

X線形態分類を導入し各X線形態の銀河団磁場強度を比
較したものの、サンプル数が少ないという根本的問題を抱
えている。また本論文で行った σRM によって磁場強度を
求める方法は非常に古典的であり、磁場の相関長を適当に
推測していることから求めた磁場強度の不定性が非常に大
きい。これらの問題を解決するために我々はMurgia et al.
(2004)が開発した FARADAYにもとづき、各 X線形態の
銀河団の磁場強度、相関長などの比較を進めている。

Appendix. a

我々は extra Faraday dispersionを再現するモデルの作
成を行った。作成したモデルは 2種類あり、モデル 1は視
線方向にファラデースクリーンと偏波源があるもの、モデ
ル 2は視線方向にファラデースクリーン、偏波源、ファラ
デースクリーン、偏波源と並べたものである。どちらのモ
デルもファラデースクリーン内での放射はなく、スクリー
ンはルービックキューブ状に多数のセルで構成される。ス
クリーンを構成する各セルの大きさは一様であり、セル内
では磁場強度、電子密度を一様とし、磁場の向きのみラン
ダムとした。
まず単純に視線上に 1つのファラデースクリーンと偏波

源があるモデル 1場合を考える。Nx ×Ny ×Nz のセルで
構成されるファラデースクリーンがあるとき、このファラ
デースクリーンが観測者から偏波源まで Nz 個のセルを持
つNx ×Ny 個のシリンダーで成り立っている考える。この
時、各シリンダーの直線偏波強度 Pxy は

Pxy =
∫

pϵe2iφxydz (A1)

と計算される。ここで pは天体固有の偏波率、ϵはシンク
ロトロンの放射率、、φij は各シリンダーで観測される偏波
角を表す (Burn 1966, Gardner & Whiteoak 1966, Sokoloff
et al. 1998)。天体固有の偏波率はスペクトル指数を使うと
p = (3− 3α)/(5− 3α)と表せられ、典型的な値として αが
−1のとき p ∼ 0.75である。作成したモデルでは簡単にす
るために p = 1とし、また偏波解消されていないとき強度
が να となるように規格化している。各シリンダーで得ら
れる偏波角 φxy は式 3, 4, 5より

φxy = φ0 +812
Nz∑

z=1

neB∥cellsizeλ2 (A2)

と表される。ここで cellsizeは各セルの大きさを表す。最終
的にNx ×Ny 個のシリンダーから得られる偏波強度は各シ
リンダーの偏波強度を合計した
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P =
Nx∑

x=1

Ny∑

y=1

Pxy (A3)

で表される。次に、視線上にファラデースクリーン、偏波源、
ファラデースクリーン、偏波源という構造があるモデル 2場
合を考える。各シリンダー内の偏波強度は 1つ目のスクリー
ン (FS1)を経験したものと、一つ目と二つ目 (FS1+FS2)を
経験した偏波強度の合計になるため、

Pxy = PIFS1xy +PIFS1+FS2xy (A4)

を計算すれば良い。ここで PIFS1+FS2xy がもつ偏波角は

φFS1+FS2xy = φ0 + 812
N1z∑

z1=1

ne1B1∥cellsizeλ2

+ 812
N2z∑

z2=1

ne2B2∥cellsizeλ2 (A5)

であり、添字の 1,2はそれぞれ一つ目と二つ目のファラデー
スクリーンを表している。求めた各シリンダーの偏波強度、
式 A4を式 A3に代入すれば、Nx ×Ny 個のシリンダーか
らの偏波強度を求められる。
モデルは各セルの磁場強度 B、電子密度 ne、セルの大き

さ cellsize、セルの XY方向の数 Nx ×Ny、セルの Z方向
の数 Nz、スペクトル指数 alpha、偏波強度の係数 C とい
うパラメータを持っている。磁場強度、電子密度、セルの
Z方向の数はRMの分散に影響し optimum frequencyを制
御する (Arshakian & Beck 2011)。セルの XY方向の数は
偏波解消後の偏波率の平均値と分散に影響する。偏波強度
の係数は、モデル 2において二つの折れ曲がりの間の平坦
な領域の偏波率を司る。
図 10はの単一のファラデースクリーンと偏波源があると

きの偏波率の変化の仕方ある。モデルのパラメータは RM
の分散が 10[rad m−2]となるように磁場強度 B と ne を設
定した。セルの大きさは 5、XY方向のセルの数を 20個と
した。その結果、extra Faraday dispersionの解析的な式に
一致するモデルを作成することができ、モデルの作成法が
間違っていないことを確認できた。
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σRM=10の時	

v  ビーム偏波解消のBurn則を再現するモデルを作成した（確認用） 
	

RM分布	 RM頻度分布	 点：モデル 点線：解析的式	
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σRM~7 rad/m2	 σRM~115 rad/m2	

偏波源	 偏波源 

No. ] Running Head 9

5.2. 偏波率
4.3節で示したとおり、Abell 2256の電波レリックは 350

MHzから 1 GHzの間及び 3 GHzと、階段状に 2回偏波
率の変化を経験している。単一のファラデースクリーンに
よる偏波解消を考慮した場合このような挙動は考えられず、
またソース A, B では 3 GHz での偏波率の上昇が見られ
ないことから、この偏波解消の原因は銀河団磁場ではなく
電波レリックにあると考えられる。高分解能の電波観測か
ら、Abell 2256の電波レリックは複数のフィラメント状の
構造を持っており (Clarke & Ensslin 2006, Brentjens 2008,
Owen et al. 2014)、電波レリックが奥行方向に厚みを持つ
がゆえにレリック内部で偏波解消を起こしていることが考
えられる。つまり銀河団磁場によるファラデー回転に加え、
電波レリック内でのファラデー回転が起きることで 2度の
偏波率の折れ曲がりが発生するのではないかと我々は考え
た。この仮説を調べるために、我々はトイモデルを作成し
て偏波率の周波数依存性を調べた (see Appendix)。
図 9の実線は視線上にファラデースクリーン、偏波源、

ファラデースクリーン、偏波源が存在する場合の偏波解消
モデルの偏波率の変化である。図のような階段状の偏波解
消は、手前側のファラデースクリーンの RMの分散が奥側
のファラデースクリーンの RMの分散よりも小さい時現れ
ることを発見した。観測値に一致させるためにパラメータ
は、手前側のファラデースクリーンの RMの分散が 6.9に
なるように磁場強度 B = 0.3と電子密度 ne = 0.001を設定
し、セルの大きさ、XY方向のセルの数、視線方向 Zのせ
るの数はそれぞれ 5、20、100である。一方奥側のファラ
デースクリーンは RMの分散が 116.4となるように磁場強
度 B5と電子密度 ne = 0.001を設定した。セルの大きさ、
XY方向のセルの数、、視線方向 Zのセル数は手前側のス
クリーンと同値である。低周波数側の偏波解消は手前側の
ファラデースクリーンによるもので、高周波数側の偏波解
消は奥側のファラデースクリーンによるものである。二つ
の折れ曲がりの間のフラットな領域の偏波率は、手前側と
奥側の偏波源の強度の比で決まる。この場合奥側の偏波源
の偏波強度が手前側の偏波強度の 5倍になるように設定し
ている。強度が同じ時、フラットな領域の偏波率は 50%と
なる。
モデルの解釈として、我々は次のように考えた。まず 2

つのファラデースクリーンであるが、これは手前側が銀河
団磁場、奥側が電波レリックのものと考えた。電波レリック
から数分しか離れていない偏波源A, Bの偏波率は階段上の
挙動を見せておらず、従って奥側のファラデースクリーン
は電波レリックであると考えられる。電波レリックはシン
クロトロン放射を行っているためモデル 2の extra Faraday
dispersionではなく、実際は internal Faraday dispersionで
あると推測できる。またでは二つの偏波源を用意したが、
奥側の偏波強度はレリック内で発生しレリックの偏波解消
の影響を受けるもの、手前側の偏波源は比較的レリックの
手前側で発生し、レリックの偏波解消の影響を受けないも
のに相当するのではないだろうか。これを検証するために
は作成したトイモデルを発展させ研究る必要があるが、い
ずれにせよ視線方向上には手前側に RMの分散が小さい磁
化プラズマ、奥側に RMの分散が多きい磁化プラズマが分
布するという位置関係を得ることができた。
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Fig. 9.

6. Conclusion

本論文では JVLA C アレイ配置、帯域幅 128MHz、2-
4GHz、8-10GHzでの不規則銀河団 Abell 2256の多周波偏
波観測の結果を報告した。本研究の目的はRyu et al. (2008)
によって示された乱流による磁場の増幅が銀河団内で発生
しているかどうかを、X線形態分類を導入して ICM内乱
流の状態を区別し、各X線形態で磁場強度を比較するとこ
ろにある。本論文では以下の結果を得ることができた。

- S帯 2051MHzから 3563MHzまでの 11周波数、X帯
8051MHzから 9947MHzまでの 16周波数で Stokes
I, Q, Uのイメージを得た。S帯では電波レリック及
び複数の電波源を検出した。X帯では Source A, B,
Cの 3天体を検出できた。解析の為に S帯はビーム
サイズ 47′′、X帯はビームサイズ 15.′′1 とした。

- 電波レリック全域のフラックス密度はJVLA 2051MHz
で 286mJyであった。しかし干渉計の最大角度スケー
ルに起因すると考えられるミッシングフラックスが発
生しており、実際は 286mJy よりも大きいと考えら
れる。

- 電波レリック、Source A, Bの偏波を検出した。Source
Cは偏波をほとんど検出できなかった。

- 電波レリック、Source A, Bの偏波率を求めた結果、
電波レリックは 3GHzまでは 20%程度の偏波率を維
持するもののそれ以上の周波数では偏波率が上昇す
ることがわかった。一方 Source A, Bの偏波率は観
測した周波数内で数%程度の偏波率を維持し続けた。

- 電波レリック、Source A, B の RM を求めた結
果、電波レリックの RM は −34.5[rad m−2]、分散
が 6.2[rad m−2] であった。偏波角と波長二乗との
関係が直線であることから観測周波数内で電波レ
リックは Faraday thin である。また Taylor et al.
(2009) から Abell 2256 周囲 6◦ 以内にある 28 天体
の RMを調べた結果その値は平均 −30.0[rad m−2]、
分散が 16.7[rad m−2] である。したがって電波レリ
ックの RM の −34.5[rad m−2] というシフトは銀
河系の影響と考えられる。一方 Source A の平均
−24.9[rad m−2]、分散が 65.5[rad m−2]、Source Bの
平均が −34.1[rad m−2]、分散が 10.5[rad m−2]であ
った。

v  階段状の偏波解消は手前側のスクリー
ンのRMの分散が奥側の分散より小さ
い場合のみ見られる 

v  視線方向上に２成分有り、手前側が銀
河団磁場(か銀河系)、奥側がレリック? 

v  電波レリックが偏波解消を起こしている
ならば、スクリーン内部で放射を行うモ
デルのほうが適切	

Δz	

Nz個	

Nx × Ny個	

v 視線上に2つのスクリーンと２つの偏波源を配置	
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P(λ 2 ) = ε(r)e2iχ (r,λ
2 ) dr∫

直線偏波強度	

ε：放射率 χ：偏波角	

v ファラデートモグラフィー：RMの視線上の分布を得る	

χ(r,λ 2 ) = χ0 (r)+φ(r)λ
2

Φ(r)：位置rまでのRM	

積分変数をrからΦ(r)へ変換	

P(λ 2 ) = F(φ)e2iφλ
2

dφ
−∞

∞

∫
F(φ) ≡ ε(φ)e2iχ0 (φ )

逆変換すると	

F(φ) = 1
2π

P(λ 2 )e2iφλ
2

dλ 2

−∞

∞

∫

F(Φ): ファラデー分散関数、Φ空間
での偏波強度分布	

観測した偏波強度P(λ2)からF(Φ)を推定できる 
(Burn 1966)	

Q
(m

Jy
/b

ea
m

)	
U

(m
Jy

/b
ea

m
)	

F(Φ)として、デルタ関数、ガウシアン 
二つの組合せを想定	

周波数	

v １成分では観測を再現できない	



議論　銀河団の磁場強度	

v 磁場強度が一定、単一の相関長ΛB、向きがランダムな磁場 

F. Govoni et al.: Rotation measures of radio sources in hot galaxy clusters

Table 5. X-ray data of the cluster sample.

Cluster z kpc/′′ T nH β rc n0 ⟨ne⟩ Reference
[keV] kpc 10−3 cm−3 10−3 cm−3

A514 0.0714 1.34 3.8 3.64 × 1020 0.6 417 0.5 0.15 1, 7
Coma 0.0232 0.46 8.38 8.54 × 1019 0.654 245 3.5 0.44 2, 8
A2255 0.0806 1.50 6.87 2.49 × 1020 0.797 438 2.1 0.48 3, 8
A400 0.0240 0.48 2.31 8.33 × 1020 0.534 110 2.4 0.14 2, 8
A2634 0.0312 0.61 3.7 4.79 × 1020 0.640 261 2.8 0.40 2, 8
A119 0.0441 0.86 5.8 3.51 × 1020 0.675 362 1.8 0.39 4, 8
3C129 0.0223 0.44 5.6 5.96 × 1021 0.601 226 2.1 0.27 5, 8
A2382 0.0618 1.18 2.9 3.99 × 1020 0.9 373 1.2 0.17 6, 9
A401 0.074 1.39 8.3 9.88 × 1020 0.613 177 7.0 0.60 4, 8
A2142 0.091 1.67 8.8 3.78 × 1020 0.591 114 18.7 0.86 4, 8
A2065 0.073 1.37 5.4 3.04 × 1020 1.162 507 2.3 0.39 4, 8
Ophiuchus 0.028 0.55 10.26 1.93 × 1021 0.747 199 8.0 0.53 2, 8

Notes. Column 1: cluster name; Col. 2: redshift; Col. 3: angular to linear conversion; Col. 4: cluster temperature; Col. 5: galactic absorption taken
from the Leiden/Argentine/Bonn (LAB) Survey of Galactic HI (Kalberla et al. 2005); Cols. 6, 7: β-model parameters (β and core radius); Col. 8:
central gas density; Col. 9: mean gas density calculated by integrating the β-model profile over a sphere of 1 Mpc in radius; Col. 10: temperature
and β-model references: 1 Weratschnig et al. (2008); 2 Fukazawa et al. (1998); 3 White (2000); 4 Markevitch (1998); 5 Edge & Stewart (1991);
6 Ebeling et al. (1996); 7 Govoni et al. (2001); 8 Chen et al. (2007); 9 Guidetti et al. (2008).

Table 6. RM and X-ray data.

Cluster Source Distance σRM S X [0.1−2.4] keV Reference
[kpc] [rad/m2] 10−7[erg/s cm2 sterad]

A514 A514B2 232 63 5.75 ± 0.13 1
A514D 509 47 1.56 ± 0.03 1
A514A 1556 48 <1.79 1
A514E 1654 47 <1.79 1
A514C 1822 24 <1.79 1

Coma 5C4.85 51 303 86.74 ± 0.48 2
5C4.81, NGC 4869 124 166 65.22 ± 0.26 2
5C4.74 372 154 16.37 ± 0.08 2
5C4.114 532 16 6.76 ± 0.05 2
5C4.127 919 65 0.70 ± 0.01 2
5C4.42 1250 56 – 2
5C4.152 1489 37 – 2

A2255 1712.4+6401 279 79 15.78 ± 0.22 3
J1713.5+6402 444 59 7.86 ± 0.11 3
J1713.3+6347 1497 42 0.33 ± 0.01 3

A400 3C75 0 100 8.69 ± 0.15 4
A2634 3C465 0 120 10.77 ± 0.30 4
A119 0053-015 124 152 15.89 ± 0.22 5

0053-016 330 91 6.68 ± 0.08 5
3C29 1104 13 0.53 ± 0.01 5

3C129 3C129.1 0 200 20.14 ± 3.31 6
3C129 367 82 6.40 ± 0.41 6

A2382 PKS2149-158C 300 46 4.08 ± 0.10 7
PKS2149-158 340 31 1.71 ± 0.04 7

A401 A401A 440 113 7.72 ± 0.16 *
A401B 730 74 4.84 ± 0.10 *

A2142 A2142A 270 230 53.72 ± 0.69 *
A2065 A2065A 1120 48 0.29 ± 0.02 *
Ophiuchus OPHIB 480 74 7.63 ± 0.14 *

Notes. Column 1: cluster name; Col. 2: source name/label; Col. 3: projected distance from the cluster X-ray center; Col. 4: RMS of the RM dis-
tribution; Col. 5: cluster X-ray surface brightness of the intracluster gas in the source location; Col. 6: σRM reference: 1 Govoni et al. (2001);
2 Bonafede et al. (2010); 3 Govoni et al. (2006); 4 Eilek & Owen (2002); 5 Feretti et al. (1999a); 6 Taylor et al. (2001); 7 Guidetti et al. (2008);
* this work.

sight is then generated by a random walk process involving a
large number of cells of size ΛB. The distribution of the RM is
Gaussian with zero mean, and a variance given by:

σ2
RM = ⟨RM2⟩ = 8122ΛB

L∫

0

(neB∥)2dl. (4)

In this formulation, by considering a density distribution which
follows a β-profile, the following relation (e.g. Lawler &
Dennison 1982; Tribble 1991; Feretti et al. 1995; Felten 1996)
for the RM dispersion is obtained by integrating Eq. (4):

σRM(r) =
KBn0r1/2

c Λ
1/2
B

(1 + r2/r2
c )(6β−1)/4

√
Γ(3β − 0.5)
Γ(3β)

(5)

Page 17 of 23

不規則	 規則	 クールコア	

A2256	 A401	 A2199	

0.1 - 1.1 uG	 1.6 – 3.8 uG	 2.6 - 5.1 uG	

•  ΛB=5-20 kpcと仮定して Abell 2256, Abell 401 ,Abell 2199の磁場強度は 
　　　　　　　　　　　　　　　　　（不規則）　　　（規則）　　（クールコア） 
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RMの分散は平均0の正規分布	

•  βモデル（等温等圧電子分布モデル）を仮定すると	

RMの分散はn0,B, √rc, √ΛBに依存	

v  ３天体だが、乱流による磁場

増幅を示す結果となった 
v  サンプル数を増やす必要あり 
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まとめ	

v JVLAの2-4GHz, 8-10GHzでAbell 2256を観測、リダ
クションと解析を行った 
–  S帯2GHz以上でフラックスの低下をみつけた 

•  最大角度スケールが原因？ 
–  電波レリックと銀河団内偏波源の偏波率、RMを求めた 

•  電波レリックは3GHzまでは20%程度の偏波率を持つが、
3GHz以上では偏波率が上昇する 

•  偏波解消モデルの作成とファラデートモグラフィーを行った結果、
電波レリックの視線上には２成分の磁化プラズマが存在する 

•  RMの分散からAbell 2256の磁場強度を0.1-1.1uGと見積もっ
た。規則銀河団Aｂell 401，冷却コア銀河団Abell 2199よりも磁
場強度が小さいことから、乱流によって磁場が増幅されている
可能性がある 
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