
2023年度　修士論文

X線スペクトル解析による電波銀河 Markarian 6 の
円盤風の物理状態の研究

先進理工系科学研究科 先進理工系科学専攻　物理学プログラム
高エネルギー宇宙・可視赤外線天文学研究室

M214958　榧木 大修

主査： 深澤 泰司
副査： 両角 卓也
副査： 薮田 ひかる

2023年 2月 21日



目 次

第 1章 序章 5

1.1 活動銀河核 (AGN) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5

1.1.1 AGNとは . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5

1.1.2 電波銀河 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5

1.1.3 ブレーザー . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5

1.2 アウトフロー . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6

1.2.1 ジェット . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6

1.2.2 円盤風 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6

1.2.3 円盤風の駆動 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8

1.3 円盤風モデル . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9

1.4 Optimal binning . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10

1.5 本論文の目的 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11

第 2章 観測衛星 12

2.1 X線天文衛星 XMM-Newton . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

2.1.1 概要 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

2.1.2 X線望遠鏡 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13

2.1.3 X線 CCD カメラ EPIC . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14

2.1.4 RGS検出器 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14

2.1.5 陽子フレア . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15

2.2 X線精密分光衛星 XRISM . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16

2.2.1 概要 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16

2.2.2 Resolve 検出器 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17

第 3章 データとモデル 18

3.1 解析天体と解析データ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18

3.1.1 解析天体 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18

3.1.2 解析データ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

3.2 データリダクション . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

3.2.1 較正済みデータの作成 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

3.2.2 EPIC/PN . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20

3.2.3 RGS . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20

3.3 モデル . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21

3.3.1 中性吸収： Hot . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21

3.3.2 軟 X線超過成分: Comt . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21

3.3.3 べき関数: Pow . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21

3.3.4 反射成分: Refl . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22

3.3.5 ガウス関数: Gaus . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22

3.3.6 電離吸収: Pion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22

1



第 4章 結果 24

4.1 輝線と吸収線 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24

4.2 連続成分 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26

4.3 吸収成分 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28

4.4 ベストモデル . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

4.5 吸収線 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35

4.5.1 UFOの吸収線 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35

4.5.2 WAの吸収線 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37

第 5章 議論 40

5.1 UFO . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40

5.1.1 UFOの距離と密度 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40

5.2 WA . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41

5.2.1 WAの距離と密度 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41

5.3 XRISM シミュレーション . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41

第 6章 まとめ 44

References 45

謝辞 47

付 録A XMM-Newton衛星での 3観測 48

A.1 ３観測のバックグラウンドの光度曲線 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

A.2 ３観測のスペクトルの比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

A.2.1 べき関数による比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

A.2.2 べき関数と反射成分による比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

付 録B 過去に報告された電波銀河の円盤風 51

B.1 List of UFOs in Radio Galaxy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51

B.2 List of WAs in Radio Galaxy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

2



図 目 次

1.1 AGNの円盤風の模式図 (Laha et al., 2021)。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7

1.2 電離吸収モデル (pionモデル)における水素柱密度と電離度の振る舞い。 . . . . . . . . . . 10

1.3 最適なビンサイズ∆を分解能要素あたりのカウント数Nrの関数として示したもの (Kaastra

& Bleeker, 2016)。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11

2.1 XMM-Newtonの概略図 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

2.2 斜入射光学系 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13

2.3 MOSと pnの CCDチップの配置図 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14

2.4 RGSの CCDチップの配置図 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15

2.5 陽子フレアにより影響を受けている光度曲線の例 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16

2.6 XRISMの概略図 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16

3.1 XMM-NewtonによるMrk 6の画像 (観測 ID: 0144230101)。円: 天体領域。四角: バックグ
ラウンド領域 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20

4.1 EPIC/PNの 5-10 keVの Fe-Kバンド帯域のスペクトルとべき関数+輝線+吸収線のモデル。 25

4.2 Chandra衛星で観測されたMrk 6。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26

4.3 スペクトルの連続成分。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28

4.4 Spectrum of Fe-K band. (compare the absorption) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

4.5 Spectrum of soft x-ray band. (compare the absorption) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

4.6 Compare the 2-PION model and 3-PION model. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

4.7 Spectrum and best-fit model. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34

4.8 Spectrum of Fe-K band. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34

4.9 Spectrum of soft x-ray band. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35

4.10 電離度と鉄のアバンダンス (Kallman et al., 2004) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35

4.11 Absorption lines of UFO. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36

4.12 Absorption lines of UFO with label. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37

4.13 Absorption lines of WA. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37

4.14 Absorption lines of WA with label. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 38

5.1 XRISM simulated spectrum of Fe-K band. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43

5.2 XRISM simulated spectrum of soft x-ray band. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43

A.1 Background light-curve of three observation data. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

A.2 ３観測の 5-10 keVのスペクトルのべき関数による比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

A.3 ３観測の 5-10 keVのスペクトルのべき関数と反射成分による比較 . . . . . . . . . . . . . . 50

B.1 Relation of radio loudness and total column density of WA. . . . . . . . . . . . . . . . . . 53

B.2 Relation of radio loudness and total column density of UFO. . . . . . . . . . . . . . . . . 53

B.3 Relation of radio loudness and total column density of WA and UFO. . . . . . . . . . . . 54

3



表 目 次

2.1 EPICと RGSの性能 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15

3.1 Mehdipour & Costantini (2019)で示された電波銀河のWA . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18

3.2 Markarian 6 の基本情報 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

3.3 XMM-Newton衛星によるMrk 6の観測 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

4.1 連続成分の調査 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25

4.2 連続成分の調査 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

4.3 吸収成分の調査 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30

4.4 Best fit model . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33

4.5 UFOの吸収線 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36

4.6 WAの吸収線 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39

5.1 Results of simulated spectra. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42

B.1 Object list . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51

B.2 電波銀河のWA . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

4



第1章 序章

1.1 活動銀河核 (AGN)

1.1.1 AGNとは
宇宙には無数の銀河が存在している。銀河の中には、中心領域が非常に明るく活発に活動している領域を持
つ銀河が存在する。そのように活発に活動している銀河の中心領域を活動銀河核 (Active Galactic Nucleus;

AGN) と呼ぶ。AGNは 1015 cm程度 (太陽と地球の距離程度)の領域から、1040 erg/sを超えるような莫大
なエネルギーを放射している。AGNの中心には太陽質量の 106−9 倍程度の質量を持つ巨大質量ブラック
ホール (SMBH) が存在すると考えられており、AGNの莫大な放射は SMBHへの質量の降着の際のエネル
ギーの解放によると考えられている。
SMBH 周辺では降着円盤が存在し、その外側にトーラスと呼ばれるドーナツ状のガスやダストの塊が
存在すると考えられている。様々な種類の AGN で見られるスペクトルエネルギー分布 (spectral energy

distribution (SED))の特徴の違いはトーラスの見込み角という見かけの違いにより生じるという AGN 統
一モデルが考えられている。
AGNは多波長の放射が見られる天体であり、電波での強度により分類される。電波の強度RはKellermann

et al. (1989)から、電波フラックス (F6 cm)と可視光フラックス (logFopt = (48.36 − B)/2.5 (Schmidt &

Green, 1983))を用いて、R = F6 cm/Fopt と定義される。R ≥ 10のものを電波で明るい AGN (radio-loud

AGN) と呼び、R < 10のものを電波で暗い AGN (radio-quiet AGN) と呼ぶ。radio-loud AGN と radio-

quiet AGNは赤外線から X線までの SED は似ているが、電波やガンマ線の放射に大きな違いがあるとさ
れている。この違いは、radio-loud AGN が強い相対論的ジェットを持っているためであると考えられてい
る (Urry & Padovani (1995)など)。

1.1.2 電波銀河
電波銀河は概ね巨大楕円銀河が母銀河となっている (Bradley M.Peterson, 2010)。電波銀河は radio-loud

AGN のうち、ジェットを横から大きな角度で見ているものであると考えられている。そのため、ジェットと
中心コアが観測される天体であり、観測される放射はジェットだけでなく降着円盤やコロナなどの SMBH

周辺からの放射や母銀河の放射が含まれる。そのため、電波銀河はジェットと降着円盤やジェットと円盤風
の関係など SMBH周辺の環境を解明するのにもっとも適した天体である。電波銀河の 10%程度はガンマ線
で明るい。これはガンマ線で明るい電波銀河はジェットを比較的小さな (ジェット正面に近い)角度から見て
おり、ガンマ線で暗い電波銀河はジェットを比較的大きな角度 (円盤に近い)角度から見ているためである
と考えられている (Kayanoki & Fukazawa, 2022)。

1.1.3 ブレーザー
ブレーザーは radio-loud AGN のうち、ジェットを正面から見ているものであると考えられている。その
ため、光度は激しく時間変動を行う。放射は電波からガンマ線と広い波長帯で明るく近年の研究では、宇宙
からの高エネルギーニュートリノ源の候補天体として考えられてオリ、マルチメッセンジャー天文学で注目
されている天体である。
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1.2 アウトフロー
SMBHは降着円盤を経由して物質を降着させると考えられている一方で、円盤風やジェットといった流出
により降着の大部分を放出する。流出にはジェットのように低エディントン比の運動（kinetic）モードと、
電離風のような高エディントン比の放射（wind）モードがある。SMBHからのアウトフローは、AGNの
構造を決定し、AGNや星形成の活動を制御していると考えられている。

1.2.1 ジェット
ジェットは AGNのアウトフローの一つである。ジェットは SMBH近傍から光速の 99%にも及ぶ相対論
的な流出速度を持って放射されており、数百万光年にわたって伸びている場合もある。エネルギーは莫大だ
が、物質量は小さい。電波からガンマ線で観測することができる。

1.2.2 円盤風
円盤風は AGNのアウトフローの一つである。以下、円盤風のレビュー論文である Laha et al. (2021)を
参考にした。
円盤風は SMBH周辺の電離ガス流であると考えられている。SMBH近傍のガス流を直接観測することは
できないが円盤風の物理状態を知る上で、SMBH近傍からの放射が円盤風を通過する際に生じるスペクト
ル上の吸収線が重要なプローブとなる。吸収線により円盤風の物理状態を表すパラメータ、電離度（ξ）、水
素柱密度（NH）、流出速度（zv）などを得ることができる。ここで、電離度 ξは、光源の光度を L、電離ガ
スの光源からの距離を r、電離ガスの密度を nとして、ξ = L/nr2と定義される。電離度は、電離ガスの光
源からの距離の二乗に反比例する（∝ r−2）ため、高電離度な円盤風ほど SMBHに近いと考えられている。
AGNの紫外線での吸収線は低電離ガスが支配的であり、線幅によって BAL、NAL、mini-BALに分類さ
れる。また、主に軟X線で観測される低電離・低速度・低密度のWarm absorber (WA)と、硬X線で観測
される高電離・高速度・高密度の Ultrafast outflow (UFO)が存在すると考えられている。図 1.1に円盤風
の模式図と円盤風のパラメータ (ξ、NH、zv)の範囲を示した。
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図 1.1: AGNの円盤風の模式図 (Laha et al., 2021)。

The broad and narrow UV absorption lines

BALは主に高光度のAGNで発生し、低光度AGNではあまり発生しない。また、radio-loud AGNでは、
BALは見つからず、NALが見つかる傾向がある (Knigge et al., 2008; Hamann et al., 2019)。また、BAL

が検出される AGNは BALが検出されない AGNに比べて X線が弱く、紫外線の光度が高いほど BAL速
度が速くなることが分かっている (Gibson et al., 2009)。数年かそれより短い時間スケールで変化すること
が知られている。BAL吸収は円盤風発生半径の 10%以内で形成されることが示唆されているが、BALの一
部はより大きなスケールで生じる可能性がある (Lundgren et al., 2007; Filiz Ak et al., 2013; Vivek et al.,

2018)。

The warm absorbers

Warm absorber (WA) は、主に軟X線スペクトルで吸収線やエッジとして検出されるとともに、6.7 keV、
7.0 keVの電離鉄の吸収線としても観測される。これらの吸収線は常にブルーシフトしているため、WAは
常にアウトフローに存在することになる。WAの電離パラメータは log[ξ(erg cm s−1)] =-1-3で、水素柱密
度は log[NH(cm

−2)] =21-22.5、流出速度は zv =100-2,000 (km s−1)と低く、質量流出率は高い (Sako et

al., 2001; Laha et al., 2016)。質量流出率は高いが速度が遅いため、運動（kinetic）光度がフィードバック
に十分でない可能性がある。しかし、WAは SMBH周辺に物質を蓄積することができる重要なメカニズム
である。ほとんどの場合、連続的なWAは円盤風パラメータを持つ、多層構造であるとされており、単一
の吸収体として検出されることは非常に稀である。
電波銀河ではWAはほとんど見られていない。電波銀河でのWA発生が少ないことは、AGNがアウト
フローを作るときとジェットを作るとき（これらは異なるフィードバックの様式）で深い意味を持つ可能性

7



がある。しかし、直接的な物理的関係はまだ確立されていない。Mehdipour & Costantini (2019)では電波
銀河のサンプルを用いて、WAの水素柱密度とジェットの強度（radio-loudness）との間に逆相関が報告さ
れた。したがって、強いジェットを持つ電波銀河ではWAが弱くなり、ジェット弱い電波銀河ではWAが強
くなる。このような円盤風とジェットの性質の反相関は、恒星質量ブラックホールの連星系でも見られてい
る (Neilsen & Lee, 2009)。このような関係は、磁場の配置の変化（トロイダル磁場からポロイダル磁場へ
の変化）から説明することができるという指摘もある。

The ultra-fast outflows

Ultra-fast outflows（UFO）は 7-9 keVのFe-Kバンドで吸収線として見られる。UFOはWAと同様に吸収
線は常にブルーシフトしているため、UFOは常にアウトフローに存在することになる。WAは電離パラメー
タは log[ξ(erg cm s−1)] =3-5で、水素柱密度は log[NH(cm

−2)] =22-23.5、流出速度は zv =10,000-70,000

(km s−1)と高く、AGNのおよそ 40%で存在すると考えられている (Tombesi et al., 2010, 2011; Gofford et

al., 2013)。エネルギー的にも質量放出量としても膨大である。
UFOがどのように形成されるか、特に降着円盤の内縁における降着流と放出流の相互作用を理解するこ
とは、流出流のエネルギー出力、すなわち銀河へのフィードバックについて重要な手がかりを与えることに
なる。UFOの起源についてはまだ議論があるが、UFOは電離度が高く、紫外線や X線の不透明度が低い
ため、放射駆動流は有効な駆動源にはならず、降着円盤における磁気流体力学的な効果が重要な役割を果た
す可能性がある。AGNの電離光度と UFOの運動光度の間に強い相関が検出されており、高光度または高
エディントンAGNではより速い円盤風が駆動されやすいことが示されているが、必ずしも放射線駆動であ
るとは限らない (Gofford et al., 2015)。
UFOはジェットの根元から発生している可能性が指摘されている (Ghisellini et al., 2004)が、ジェット
と UFOの関係はまだ確立されたものではない。Tombesi et al. (2014)で電波銀河の UFOが統計的に調査
され、radio-loud AGNと radio-quiet AGNで UFOの検出率は同程度の ∼ 50 %であると報告され、相対
論的なジェットが UFOの存在を妨げないことを示唆している。

1.2.3 円盤風の駆動
円盤風は、電離状態によって起源や加速メカニズムが異なる可能性がある。加速機構の違いは、フィー
ドバックの働き方に影響を与え、SMBHとホスト銀河の共進化の問題にも影響を与える。ここでは、「電磁
流体力学（magnetohydrodynamics; MHD）駆動」、「放射圧駆動（線駆動）」、「熱駆動」、「UFO駆動WA」
を紹介する。

電磁流体力学（magnetohydrodynamics; MHD）駆動

降着円盤（粘性）、コロナの存在、ジェットなどの重要な AGN中心核現象の多くがMHD機構で説明で
きる。このことから一般に、AGNの流出流には何らかの形でMHD過程が働いているのではないかと考え
られている。UFOは高電離の流出であるため、入射放射線による線駆動力がほとんどなく、その高速性を
説明するために、MHDシナリオが自然に呼び出される。MHD駆動の風の場合、流出速度 voutと電離度 ξ

は vout ∝ ξのような単純なスケーリング関係が成立する (Kazanas et al., 2012)。
MHD駆動のシナリオは、NGC 3783やPG1211+143のUFOとWAを説明することができており、MHD

駆動の円盤風は AGNのダウンスケールである BHと恒星の連星である X線連星でも見られており、MHD

過程は流出流の駆動だけでなく、円盤内の物質移動の仲介にも関与していると考えられている。
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放射圧駆動（線駆動）

紫外光や X線の吸収線による放射圧は、ガス雲の不透明度が十分高い場合に流出を駆動する重要なメカ
ニズムである（線駆動）(Proga & Kallman, 2004)。電離度が高いガス雲では、紫外線や X線の吸収線に
よる不透明度が十分ではないが、特にエディントン光度に近い光度で放射しているAGNでは、コンプトン
散乱によって流出に必要な運動量を与えることができる (King & Pounds, 2003)。放射駆動流において重要
なのは、放射による円盤風への推進力を表す推力係数M(ξ, t)である。変動天体の放射駆動流の理論的研究
により、M(ξ, t)は ξ ≥ 1で減少し始め、その減少は緩やかで、ξ = 10− 1000の範囲でM(ξ, t)が数倍増加
する非単調な場合があることがわかった。この高い ξでのM(ξ, t)の増加は、光学的深さ（ガス雲の不透明
度）が非常に小さい場合であり、1000程度の ξ では線駆動が重要であっても、流出流は吸収では検出困難
な非常に弱い特徴しか生まないかもしれない (Dannen et al., 2019)。
最近の研究では、AGNの降着・放出流において検出される違いのほとんどは、放射駆動風の文脈では、

SMBH質量とエディントン比の 2つの基本パラメータを変えるだけでうまく説明できることが指摘されて
いる (Giustini & Proga, 2019)。線駆動の円盤風の物理モデルは、SMBHの質量降着率と円盤風のパワー
に直接的な関係がある可能性があるため、SMBH成長を推定する道を開くことができると推測されている
(Nomura et al., 2020)。

熱駆動

AGNからの X線は円盤物質をコンプトン温度まで加熱する。加熱された層は圧力勾配によって膨張す
る。ガスの音速が脱出速度より大きい半径まで膨張し、最終的に熱的に駆動される風が発生する。熱駆動の
円盤風のモデルは、円盤風の水素柱密度が SMBHの質量降着率にほぼ比例すると予測されている (Kallman

& Dorodnitsyn, 2019)。

UFO駆動WA

WAの駆動に UFOが関係している可能性がある (Bu & Yang, 2021)。UFOは円盤外側に移動する際、
星間物質（ISM）ガスと衝突する。この衝突した ISMと UFOの相互作用によって、WAが発生する可能
性が示唆された。WAの性質に ISMの密度に依存することが分かった。ISMの密度が高ければ高いほど、
WAの質量フラックスと運動量は大きくなる。UFO駆動型WAの運動エネルギーは、ホスト AGNのボロ
メトリック光度の 1％以下である。そのため、UFO駆動型WAは母銀河に十分なフィードバックを与えて
いない可能性がある。しかしシミュレーション結果で、WAの被覆率は観測で与えられる値よりもはるかに
小さい。このことは、他のメカニズムが働いていることを示唆している。
円盤風の駆動には、以上の 4つの駆動方式のすべてが、何らかの役割を担っている可能性がある。

1.3 円盤風モデル
紫外/X線スペクトルについてモデルフィッテイングを行うことで、円盤風の物理状態を表す電離パラメー
タ（ξ）、カラム密度（NH）、流出速度（v）を得ることができる。原子データとプラズマモデルは天体物理
スペクトルの診断と解釈において重要な役割を果たし、宇宙の理解に影響を与える。X線では主要な光電
離コードである SPEXと Cloudyと XSTARの 3つのいずれかが用いられる。Mehdipour et al. (2016)で、3

つの光電離コードを系統的に比較し、それらの本質的な違いが光電離平衡状態にある高温プラズマの X線
分光研究にどの程度影響を与えるかを評価した。それにより、log ξ ∼ 1− 2で生じる線は光学的深さにお
いてコード間で平均 30%程度のずれがあり、log ξ ∼ 3においては 20%程度になることが示された。
本研究では SPEXコードの pionモデルを用いた。図 1.2に円盤風モデル（pionモデル）の水素柱密度と
電離度の振る舞いを示した。図より、電離度が異なると異なる種類の吸収線が生じることがわかる。また、
水素柱密度が大きくなると吸収線が深くなることがわかる。
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図 1.2: 電離吸収モデル (pionモデル)における水素柱密度と電離度の振る舞い。
べき関数と電離モデル (pion)を用いた。べき関数の入力は、べき指数を 1.5、べき指数の Normは 3× 107

で固定した。pionモデルの入力は流出速度を０で固定し、水素柱密度と電離度を変化させた。

1.4 Optimal binning

X線のスペクトル解析 (特に、輝線や吸収線の解析)で、スペクトルのビンまとめは非常に重要である。
ビンの大きさが大きすぎると、幅が狭い輝線や吸収線は連続成分に埋もれたり、線のピーク位置や線幅の
不定性が大きくなってしまう。それに対して、ビンの大きさが小さすぎると、1ビンあたりのカウント数が
少なくて統計誤差が大きくなる問題や、ビン数の増加によりフィッティングに膨大な CPU負担と時間がか
かってしまうという問題がある。これらの問題の解決には、適切なビンまとめ (optimal binning) が有効で
ある。高分解能のスペクトルでは、ビンの大きさとして検出器のエネルギー分解能である半値幅 (FWHM)

の 1/3の大きさが用いられることが多いが、この値は保守的な値であることがある。Kaastra & Bleeker

(2016)は、Shannonの定理 (Shannon, 1949)を基にデータの適切なビンサイズを提唱した。
Kaastra & Bleeker (2016)は、適切なデータのビンサイズ∆を式 1.1とした。

∆

FWHM
=

{
1 (x ≤ 2.119)
0.08+7.0/x+1.8/x2

1+5.9/x (x > 2.119)
(1.1)

ここで、xはNrを分解能要素あたりのカウント数、Rを分解能要素数として、x ≡ ln[Nr(1+ 0.20 lnR)]と
定義された。図 1.3は、最適なビンサイズ∆を分解能要素あたりのカウント数Nrの関数として示したもの
である。またKaastra & Bleeker (2016)では、Rの値が 1、10、102、103、104の場合の最適なビンサイズ
∆の依存性も調査され、一般に、R = 104 の場合でも、R = 1の場合とあまり変わらない結果が得られる
とされている。
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図 1.3: 最適なビンサイズ ∆ を分解能要素あたりのカウント数 Nr の関数として示したもの (Kaastra &

Bleeker, 2016)。
点線と星印と実線と破線はそれぞれ、解析的近似とモンテカルロ計算の結果とモンテカルロ計算の結果に基
づき最終的に採用されたビンサイズ式 1.1と一般的に採用されているビンサイズ 1/3 FWHMが示された。

本研究で用いた SPEX code では、obinコマンドを用いることで、Kaastra & Bleeker (2016)に基づい
た optimal binningを行うことができる。ただし、このコマンドでは、ビンまとめを行う波長範囲内でカウ
ント数が 0になる範囲が存在する場合、ビンまとめが正しく行われないため、RGS検出器のスペクトルに
は用いることが出来なかった。(そのため、RGS検出器のスペクトルではビンサイズを FWHMのおおよそ
1/3に対応する大きさとした。)

1.5 本論文の目的
ジェットがどのように発生し、細く絞られるのかは、宇宙物理学の大問題の一つである。これらに円盤
風が関わっている可能性がある。そのため、円盤風の物理状態を理解することは、ジェットの問題の解決に
とって非常に重要である。ジェットを持つ電波銀河を用いることで、ジェットと円盤風がどのように関係し
ているのかを調査することが可能になる。
可視光/赤外線観測は波長分解能が非常に優れるため、円盤風の研究は良く行われてきた。X線帯域では
これまで Chandra衛星や XMM-Newton衛星により研究が行われてきた。これらの衛星では軟 X線で高エ
ネルギー分解能の非分散型分光器が搭載され、主にWAについて研究が進められてきたが、UFOについ
てはエネルギー分解能の良くない CCDでの鉄の吸収線付近で主に進められていたため、不定性が大きかっ
た。しかし、2023年に X線精密分光衛星である XRISM衛星打ち上げ予定である。XRISM衛星の非常に
高いエネルギー分解能を持つResolve検出器を用いることで、X線で円盤風の有意な検出が可能になると考
えられている。
そこで本研究では、XRISMでの観測の前段階として、現存のX線天文衛星のXMM-Newton衛星のデー
タを用いて、電波銀河 Markarian 6の円盤風解析を行い、円盤風の物理状態を調査し、XRISM衛星での観
測シミュレーションを行い円盤風研究において、XRISM衛星の必要性を確認した。
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第2章 観測衛星

2.1 X線天文衛星 XMM-Newton

本節は、XMM-Newton Users Handbook（https://xmm-tools.cosmos.esa.int/external/xmm_user_

support/documentation/uhb/)を参照した。

2.1.1 概要
X線天文衛星「XMM-Newton」(XMM; X-ray Multi-Mirror Mission) は 1999年 12月 10日に欧州宇宙
機関（ESA；European Space Agency）によって打ち上げられた。機体は重量約 4 t、全長約 10 mであり、
長楕円軌道（2020年 5月時点で近地点約 12000km、遠地点約 110000km、周期 47.87時間）を描いて地球
を公転している。そのため連続した長時間観測が可能となっている。XMM-Newton衛星にはWolter-I型の
X線望遠鏡が 3台が搭載されている。また、口径 30 cmの可視光/紫外光望遠鏡が搭載され、X線との同時
観測が可能となっている。図 2.1に XMM-Newtonの概略図を示す。

図 2.1: XMM-Newtonの概略図
(https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/technical-details-spacecraft)
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XMM-Newtonには、EPIC（European Photon Imaging Camera）、RGS（Reflection Grating Spectrom-

eters）、OM（Optical Monitor）の 3種類の観測機器が搭載されている。
　XMM-Newtonに搭載されているX線望遠鏡 3台のうち 2台にEPIC MOS（Metal Oxide Semi-conductor）
CCD arrays、残りの 1 台に EPIC pn CCD が装備されている。エネルギー分解能は 6.5 keV に対して
E/∆E ∼ 50、直径 30’の視野で EPICは 0.15–12 keVの X線の結像、分光を行う。
　 RGSは、MOS検出器が置かれた 2台の望遠鏡に装備されている。回折格子を用いて、0.35–2.5 keVの
X線の高分解能分光観測を行う機器である。
　 OMは、可視光/紫外線モニター望遠鏡で、各種フィルターやグリズムが搭載されており、可視光/紫外
線の測光・分光を行う。X線望遠鏡の視野の中心 17′ × 17′を X線と同時に観測し、X線観測との比較がで
きるようになっている。

2.1.2 X線望遠鏡
X線は透過力が強く、入射角が大きいと物質内部に侵入してしまうため、十分に反射するためには入射角
を小さくする必要がある（0.1–0.5◦）。この条件を満たす光学系を斜入射光学系といい、XMM-Newton衛星
に搭載されている反射鏡は、回転放物面鏡と回転双曲面鏡の 2つの鏡を組み合わせ、入射 X線を 2回反射
させることで集光するWolter-I型反射鏡が用いられている。XMM-Newton衛星では、1台のX線望遠鏡に
つき 58枚の鏡で構成され、大きな有効面積が実現されている。焦点距離は 7.5 m、反射鏡の直径は 70 cm

である。図 2.2に斜入射光学系を用いた X線望遠鏡を示した。

図 2.2: 斜入射光学系
(https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/technical-details-mirrorsを改変)
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2.1.3 X線 CCD カメラ EPIC

MOSは、前面照射（FI：Front Illuminated）型 CCDチップを 7枚並べたものであり、pnは背面放射
（BI：Back Illuminated）型 CCDチップを 12枚並べたものである。図 2.3にMOSと pnの CCDチップの
配置図を示した。図の左はMOS、右は pnを表している。また、影のついた部分が視野を表している。

図 2.3: MOSと pnの CCDチップの配置図
(https:

//xmm-tools.cosmos.esa.int/external/xmm_user_support/documentation/uhb/epic.html#3746)

　 FI型は光子を電極側から入射させるため、低エネルギー X線が電極に吸収されてしまうことがある。
そのため、低エネルギー側では高い検出効率を得ることができない。一方、BI型は転送チャンネルを Siバ
ルグ内部に移したもので、光子を電極の反対側から入射させる。それにより、低エネルギーX線が電極に吸
収されることなく空乏層まで届くことができる。そのため、FI型に比べて高い検出効率を得ることができ
る。しかし、BI型は低エネルギーの X線が入射すると空乏層の浅いところで吸収され、電子雲がピクセル
サイズ以上に広がってしまうことがある。それにより、BI型は FI型よりも電荷損失が起きやすくなる。以
上から、FI型のMOSはエネルギー分解能が良く、BI型の pnは検出効率が良いと言える。また、CCDの
構造上、pnは信号電荷の読み出し口が一列に並んでいるため、MOSに比べて pnは時間分解能が良くなっ
ている。

2.1.4 RGS検出器
RGS (Reflection Grating Spectrometers) は、反射型グレーティングアセンブリ (Reflection Grating

Assemblies; RGA) と RGS焦点カメラ (RGS Focal Cameras; RFC) で構成されており、X線望遠鏡 3台う
ち 2台に搭載されている。RFCは EPICのMOS検出器と同様のMOS CCDチップが RGAの分散方向に
沿って 9枚並べたものである。図 2.4に RGSの CCDチップの配置図を示した。RGAの分散方向は Z軸
方向に沿っており、より短波長 (高エネルギー)は Zの高い位置に分散され、長波長 (低エネルギー)は Zの
低い位置に分散される。
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図 2.4: RGSの CCDチップの配置図
(https:

//xmm-tools.cosmos.esa.int/external/xmm_user_support/documentation/uhb/rgschips.html)

表 2.1で、EPIC検出器と RGS検出器の性能をまとめている。

表 2.1: EPICと RGSの性能

EPIC-MOS EPIC-PN RGS

エネルギー帯域 0.15-12 keV 0.15-12 keV 0.35-2.5 keV (5-35Å)

時間分解能 1.75 ms 0.03 ms 0.6 s

エネルギー分解能 150 eV 150 eV 0.04 Å

RGSは 1次回折のもの。EPICと RGSのエネルギー分解能は
それぞれ 6.4 keVと 1 keVにおける FWHM。

2.1.5 陽子フレア
バックグラウンドは一般に宇宙 X線背景放射などの X線放射によるものと、検出器を起因とするものの

2つに分けられる。このうち EPIC検出器によるバックグラウンドには、検出器ノイズと荷電粒子が引き起
こす成分が存在する。検出器ノイズは低エネルギー側（< 300 eV）で重要となり、荷電粒子が引き起こす
成分は高エネルギー側（>数 keV）で重要となる。また、荷電粒子が引き起こす成分は陽子フレアによる
時間変化成分と定常的な成分がある。
　陽子フレアは、数 100 keVの陽子が望遠鏡で反射され CCDに到達し、周りの物質と相互作用をして検出
器に入射するため起きる。検出された陽子フレアの例を図 2.5に示す。図の前半（3.5× 104 sより前）は、
強度が一定であるのに対して、後半では陽子フレアの影響を受けて、激しい時間変動が見られる。
　XMM-Newton Users Handbook（https://xmm-tools.cosmos.esa.int/external/xmm_user_support/

documentation/uhb/)によると、陽子フレアのスペクトルにも変動が見られるが、その強度とスペクトル
の形に明確な相関は見られない。
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図 2.5: 陽子フレアにより影響を受けている光度曲線の例
(https://xmm-tools.cosmos.esa.int/external/xmm_user_support/documentation/uhb/

epicextbkgd.html)

2.2 X線精密分光衛星 XRISM

本節は、XRISMQuick Reference（https://xrism.isas.jaxa.jp/research/analysis/manuals/xrqr_

v2.1.pdf)を参照した。

2.2.1 概要
X線分光撮像衛星「XRISM」(X-Ray Imaging and Spectroscopy Mission) は 2023年打ち上げ予定の日
本の７台目の X線天文衛星である。機体は約 2.3 t、全長約 9 mであり、550 kmの高度で周回する予定で
ある。図 2.6に XRISMの概要を示す。

図 2.6: XRISMの概略図
(https://xrism.isas.jaxa.jp/technology/detail_01/)
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XRISM衛星には、X-ray Mirror Assembly (XMA)と呼ばれる X線反射ミラーが用いられる。そして、
軟 X線帯での高分解能分光装置である Resolve検出器と、X線分光撮像装置である Xtend検出器の 2種類
の観測機器が搭載される予定である。
本研究では、XRISM衛星の Resolve検出器での観測シミュレーションを行うため、以下で Resolve検出
器についてまとめる。

2.2.2 Resolve 検出器
Resolve検出器は、XMAの焦点に置かれるX線精密分光器である。6× 6ピクセルのマイクロカロリメー
タで、0.3-12 keVの軟 X線帯域を 7 eVと非常に高いエネルギー分解能で分光することができる。これは、
X線が検出器に入射するたびに検出器の温度が上昇するため、その温度上昇をマイクロカロリメータで測
定することで、7 eVと非常に高いエネルギー分解能を実現している。さらに、Resolve 検出器の Fe-Kバン
ド (∼ 6 keV)での有効面積は 200 cm2以上と他のX線高分解能分光器と比べてかなり大きい。現存のX線
高分解能分光器である Chandra衛星の HETG検出器 (HEG)では、Fe-Kバンドでのエネルギー分解能と
有効面積はそれぞれ、∼ 40 eVと ∼ 30 cm2であることから、Resolve検出は非常に優れた検出器であるこ
とがわかる。　
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第3章 データとモデル

3.1 解析天体と解析データ
3.1.1 解析天体
本研究では、電波銀河の一つであるMarkarian 6 (Mrk 6)をターゲット天体として選択した。Kharb et al.

(2014)より、Mrk 6はレンズ状銀河の中にあるセイファート 1.5型AGNである。Mehdipour & Costantini

(2019)では 16個の電波銀河について XMM-Newton衛星の EPIC検出器と RGS検出器の X線データ解析
により、円盤風のWAが報告されており、Mrk 6はそのなかでWAの密度が最も大きい天体である。表B.2

に Mehdipour & Costantini (2019)で示された電波銀河のWAをまとめている。また、以下の表 3.2で、
Mrk 6の天体情報をまとめている。

表 3.1: Mehdipour & Costantini (2019)で示された電波銀河のWA

Object z R a MBH
b Wind NH

c Wind log ξ d Wind vout
e Obs. IDf Obs. t.g

III Zw 21 0.089 200 0.72 7± 4 2.07± 0.13 −1780± 670 0127110201 16

3C 591 0.111 11 7.94 40± 2 1.20± 0.05 −3530± 130 0205390201 82

81± 8 2.42± 0.03 −1000± 120

1H 0323+3421 0.063 140 0.36 9± 2 2.17± 0.02 −830± 170 0764670101 81

7.2± 0.7 0.15± 0.12 −880± 120

PKS 0405-121 0.574 410 29.5 6± 2 1.71± 0.17 −130± 200 0202210301 82

3C 1201 0.033 2400 0.69 14± 3 2.65± 0.04 −2160± 360 0693782401 29

Mrk 61 0.019 25 1.80 116± 8 1.38± 0.06 −4000± 500 0144230101 59

PKS 0921-2131 0.053 13 0.79 8± 3 1.92± 0.12 −3540± 360 0065940501 18

3C 2731 0.158 1400 65.9 0.7± 0.2 1.90± 0.08 −3670± 170 0126700801 74

4C +34.471 0.206 110 3.16 31± 11 2.12± 0.05 −1500± 210 0102040101 8

3C 3821 0.058 1300 11.5 7± 2 2.44± 0.06 −1350± 370 0790600101 31

3C 390.31 0.056 2000 2.87 3.7± 0.6 1.63± 0.11 −1550± 60 0203720301 53

11± 5 2.77± 0.06 +50± 100

4C +74.261 0.104 80 41.7 36± 6 1.69± 0.04 −1490± 90 0200910201 34

68± 8 2.46± 0.04 −3000± 500

Mrk 8961 0.027 11 0.12 73± 6 2.23± 0.02 −130± 150 0112600501 11

PKS 2135-141 0.200 520 44.7 5± 3 2.14± 0.08 −1240± 530 0092850201 60

ESO 075-G0411 0.028 3900 - 7± 1 −0.03± 0.11 −210± 180 0152670101 57

4C +31.631 0.298 680 20.0 11± 3 −0.00± 0.20 −960± 200 0550871001 25

a: Radio-loudness parameter (R = F6/Fopt). b: Black hole mass in 108 M⊙. c: Column density NH of the

ionised wind components (xabs) in 1020 cm−2. d: Logarithm of the ionisation parameter ξ of the ionised wind

components (xabs) in erg cm s−1. e: Velocity of the outflowing ionised wind components (xabs) in km s−1.

f: ID of the XMM-Newton observation. g: Duration of the XMM-Newton observation in ks.

1: Mehdipour & Costantini (2019),
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表 3.2: Markarian 6 の基本情報

座標 (RA, Dec (deg)) 赤方偏移 NH (cm−2) a i b MBH
c F6 cm

d B (mag) e R f

103.051046, 74.427074 0.019 7.63× 1020 9 1.80× 108 M⊙ 0.10 Jy 15.16 25

a: 銀河系内の水素柱密度 (HI4PI Collaboration et al., 2016)。
b: 電波ジェットの傾斜角。
c: ブラックホール質量 (Véron-Cetty & Véron, 2010; Dodson et al., 2008)。
d: 6 cm (5 GHz) 電波のフラックス (Laurent-Muehleisen et al., 1997)。
e: B バンドのマグニチュード (Véron-Cetty & Véron, 2010)。
f: 電波フラックス (F6 cm)と可視光フラックス (logFopt = (48.36−B)/2.5(Schmidt & Green, 1983))

で定義される、電波強度 (R = F6 cm/Fopt(Kellermann et al., 1989))。

3.1.2 解析データ
Mrk 6は XMM-Newton衛星により、3回 EPIC検出器と RGS検出器による観測が行われている。以下
の表 3.3に 3回の観測とそれぞれのデータクリーン後の露光時間をまとめた。

表 3.3: XMM-Newton衛星によるMrk 6の観測

観測 ID クリーン後の露光時間 (ks) 日付
RGS1 RGS2 EPIC/PN

0061540101 33.8 24.9 10.5 2001-03-27

0144230101 34.4 34.4 31.5 2003-04-26

0305600501 21.0 21.0 4.49 2005-10-27

バックグラウンドフレアのために、解析に適さない時間帯のデータを削除したため、EPIC検出器の露光
時間は RGS検出器のデータに比べて短くなっている。また、観測 IDが 0061540101と 0305600501の観測
は、露光時間が非常に短いためスペクトルのデータ点の誤差が非常に大きくなり、円盤風の解析を行うのに
適さないと判断し、本研究では EPIC/PNの露光時間の最も長い、観測 IDが 0144230101のデータについ
て解析を行なった。

3.2 データリダクション
本研究では Science Analysis System（SAS）のバージョン 19.1.0 を用いて、データの較正や cleaned

event fileの作成やスペクトル作成を行った。　スペクトル作成の手順はXMM-Newton ABC Guide（http:

//heasrac.gsfc.nasa.gov/docs/xmm/abc; 以下、ABCガイド）と ESAのXMM-NewtonのData Anal-

ysis Threads（https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/sas-thread-epic-filterbackground;

以下、Filter flaring background）に従って行った。

3.2.1 較正済みデータの作成
XSA(XMM-Newton Science Archive Search; http://nxsa.esac.esa.int/nxsa-web/#search)から公
開観測データの ODF（Observation Data Files）をダウンロードしデータを取得した。ODFは FITS形式
で書かれた XMM-Newtonの観測データである。その後、較正用データ CCF（Current Calibration Files）
をODFに適用してデータの較正を行った。CCFは 2021年 4月 18日時点で最新のものを用いた。CCFの
適用に、EPIC/PNには epchainコマンド、RGSには rgsprocコマンドを用いた。

19

http://heasrac.gsfc.nasa.gov/docs/xmm/abc
http://heasrac.gsfc.nasa.gov/docs/xmm/abc
https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/sas-thread-epic-filterbackground
http://nxsa.esac.esa.int/nxsa-web/#search


3.2.2 EPIC/PN

cleaned event file の作成

較正済みデータから、バックグラウンドフレアの起こっている時間帯のイベントを除いた。バックグラウ
ンドフレアの起こっている時間帯を特定するために、明るい天体を全視野から除外したあと、10-12 keVの
シングルピクセル（パターン 0）のイベントの光度曲線を作成し、カウントレートが 0.50 count s−1 以下
の時間帯を Good Time Interval（GTI）として、フレアが起きている時間帯を除いた。　その後、スペク
トル作成の基となる cleaned event file を作成した。この fileは、0.15 keVよりも大きなエネルギー範囲を
とった。また、XMM-Newton ABC Guideで推奨されているように、FLAG==0という条件を課した。

画像と領域指定

作成した cleaned event fileを ds9を用いて開く。ds9は FITS形式のイベントファイルを開き X線源や
バックグラウンドの領域の指定を行うことができる。ここで、図 3.1として、観測 ID: 0144230101のMrk

6X線画像を示す。スケールは対数で、binサイズは 64であり、図中の円で囲われた領域が天体の領域、長
方形で囲われた領域がバックグラウンド領域である。　 X線源領域は円形で明るさのピークが中心となる
ように目視でとった。具体的には、ds9の物理座標系で円の中心を (ra, dec) = (27543.5, 27250.5)とし、円
の半径を 712とした。バックグラウンド領域については長方形でとり、X線源領域と同じ CCDチップの中
から CCDチップとなるべく同じ傾きになるようにとった。また、指定した領域が複数の CCDを跨がない
ようにした。具体的にはバックグラウンド領域は物理座標で中心を (28107.2, 23034.602)、縦と横の長さを
(2000, 5200)、傾きを 342.28918度とした。

図 3.1: XMM-NewtonによるMrk 6の画像 (観測 ID: 0144230101)。円: 天体領域。四角: バックグラウン
ド領域

3.2.3 RGS

フレアの除去とスペクトファイルの作成

較正済みデータから、バックグラウンドフレアの起こっている時間帯のイベントを除いた。バックグラウ
ンドフレアの起こっている時間帯を特定するために rgslccorrコマンドを用いて光度曲線を作成した。そ
して、CIAO ver 1.14の lc sigma clipコマンドを用いて、カウントレートが分布の 3σ以内の時間をGTI

としてフレアが起きている時間帯を除いた。その後、再度 rgsprocコマンドを用いることで、スペクトル
ファイルと応答ファイルを作成した。
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3.3 モデル
本研究では、スペクトル解析に SPEX code ver 3.06.01を用いた。本節は、SPEX Help Center (https:

//spex-xray.github.io/spex-help/index.html)を基に、解析に用いたモデルについてまとめた。

3.3.1 中性吸収： Hot

このモデルは、衝突電離平衡状態にあるプラズマの透過率を計算するものである。まず、与えられた温度
と存在量に対してイオン化のバランスを計算し、次に水素柱密度にスケーリングすることによってすべて
のイオン柱密度を決定する。この柱密度を用いて、個々のイオンの透過率を掛け合わせることにより、プラ
ズマの透過率を計算する。このモデルは主に星間物質やAGNの母銀河など中性ガスによる吸収をモデル化
するために使用されるため、デフォルトの温度は 8× 10−6 keVの最小温度に設定されている。
このモデルにおけるフリーパラメータは以下の通りである。

• nh: 水素柱密度 (cm−2)

3.3.2 軟X線超過成分: Comt

これモデルは、Titarchuk (1994)の Comptonisationモデル基づいたものであり、高温プラズマにおける
軟 X線光子の熱的コンプトン化のモデルである。SPEX codeでは、軟 X線光子が光学的厚み τ のプラズ
マを脱出する前に受ける散乱の数にわたってフォトン分布を特徴づけるパラメータ β(τ)の近似を改善した
ものである。このモデルで、コンプトン散乱するプラズマの形状を円盤状と設定することで、軟 X線で見
られる超過成分を表現することができる。式 3.1は、このモデルで用いられている β(τ)の近似式である。

β =
0.8351

(τ + 0.867)2
(1− e−3.867τ ) + 0.572e−3.75τ ln

1.06

τ
(3.1)

このモデルにおけるフリーパラメータは以下の通りである。本解析では τ を 20に固定した。この値は
AGNでの典型的な値である。

• norm: べき関数の normalization (Photons s−1 keV−1)。

• t0: 種光子の温度 (keV)。

• t1: プラズマの温度 (keV)。

3.3.3 べき関数: Pow

AGNの X線スペクトルは一般的にエネルギー Eのべき関数で特徴づけられる成分が見られる。これは、
AGNの中心核からの X線が直接観測されたものである。
このモデルにおけるフリーパラメータは以下の通りである。

• norm: べき関数の normalization (Photons s−1 keV−1)。

• gamm: べき指数。
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3.3.4 反射成分: Refl

AGNのX線スペクトルに反射成分と呼ばれる、高エネルギー側 (∼ 10 keV)で見られる連続成分がある。
これはAGNの中心核からのべき関数の放射が光学的に厚い低温物質によって散乱されたものである。物質
中に入った X線の一部は、光電吸収を受け残りは吸収されずに散乱される。エネルギーの低い X線ほど吸
収されやすいため、低エネルギー側の反射成分は弱く、高エネルギー側ほど強い。また、鉄元素は宇宙の中
で元素組成量が大きく、蛍光収率が高いため、X線を光電吸収したAGN内の鉄からの蛍光X線 (中心エネ
ルギーはおおよそ 6.4 keVの Fe-Kα輝線)が観測されることがある。このモデルを用いることで、高エネ
ルギー側で見られる反射成分と輝線を表現することができる。このモデルでは、H、He、C、N、O、Ne、
Mg、Si、S、および Feの化学元素が考慮されている。このモデルでは、金属量を 1 solarに固定した。
このモデルにおけるフリーパラメータは以下の通りである。

• norm: べき関数の normalization (Powモデルと同じ値にして用いる)。

• gamm: べき指数 (Powモデルと同じ値にして用いる)。

• scal: 反射のスケール。(scal = 1は、反射成分と直接成分が等しく見えることに対応している。)

3.3.5 ガウス関数: Gaus

スペクトルに現れる輝線や吸収線はガウス関数を用いて表すことができる。しかし、このモデルでは輝線
や吸収線から、電離度などの物理情報を得ることはできないため、本研究では輝線や吸収線の存在を確認
するためにこのモデルを用いた。
このモデルにおけるフリーパラメータは以下の通りである。

• norm: ガウス関数の normalization (Photons s−1)。負の値を取ることで吸収線を表現できる。

• e: 輝線や吸収線の中心エネルギー (keV)。

• fwhm: ガウス関数の半値幅 (FWHM)。

3.3.6 電離吸収: Pion

このモデルは、光電離されたプラズマのスラブの透過と発光を計算し、すべてのイオンの柱密度が pion

モデルを通してリンクされる。他の電離吸収モデルとの大きな違いは、xabsモデル（Xabs: photoionised

absorption model）では、光電離平衡が Cloudyや XSTARなどの外部コードを用いて、電離度がグリット
状にあらかじめ計算されているのに対して、この Pionモデルでは、光電離平衡は SPEXのプラズマルーチ
ンデータを用いて自己矛盾なく計算されている点である。このモデルの最大の利点は、任意のモデル成分
を組み合わせて独自の電離連続体を定義し、その電離スペクトルを Pion成分を通して透過スペクトルを得
ることができる点である。さらに、複数の Pion成分を用いることで、複数の電離 (吸収)層を表現すること
が可能であり、連続成分のパラメータと吸収層のパラメータを同時に決定するスペクトルフィッティングが
可能となる。
このモデルにおけるフリーパラメータは以下の通りである。

• xil: 電離プラズマの電離度 (erg cm s−1)。電離度 ξ は、光度 Lと水素密度 nと光源からの距離 rで
ξ = L/nr2 と定義される。

• nh: 電離プラズマの水素柱密度 (cm−2)。

• zv: 電離プラズマの流出速度 (km s−1)。

以下のパラメータはフィッティングの際に固定した。
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• hden: 電離プラズマの水素密度（cm−3）。円盤風の性質がわからない場合には、1 cm−3、円盤風が
UFOであると判断できる場合には 1010 cm−3(Tombesi et al., 2011)、円盤風がWAであると判断で
きる場合には 105 cm−3(Wang et al., 2022)に固定してフィッティングを行った。

• fcov: 電離プラズマの被覆率。すべてのフィッティングで１に固定した。

• omg: 電離プラズマの被覆率の係数。この値は、０に設定することで、電離ガスからの放出を無視す
ることが出来、０以外の値に設定することで電離ガスからの放出を考慮に入れることができる。すべ
てのフィッティングで０に固定した。

• v: 二乗平均速度。すべてのフィッティングで 100 km s−1 に固定した。

以上のようにパラメータを固定することで、本研究では円盤風は視線を完全にカバーしている幾何状態
を仮定し、スペクトル上で連続成分を吸収するが放出は行わない物理状態を仮定した。
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第4章 結果

本研究では、Spex code ver 3.06.01を用いてスペクトル解析を行なった。スペクトル解析の際は、EPIC/PN
のスペクトルは、1.77–10.0 keVのエネルギー範囲を用い、spex code の obinコマンドを用いることで、
Kaastra & Bleeker (2016)に基づいた、最適なビニング (optimal binnig)を行なった。また、RGSの 2台
のスペクトルは、7.0–27.0Åの波長域を用い、2 binまとめを行なった。RGSのスペクトルでは、CCDに
起因しカウントが 0になる波長帯域があり、obinコマンドを用いたビンまとめは行うことができないため、
２ binまとめを行い、ビンサイズが RGSのエネルギー分解能のおよそ 1/3になるように設定した。RGS

と EPIC/PNのスペクトルに対して、C-統計量 (Cash, 1979; Kaastra, 2017)を用いてスペクトルフィッテ
イングを行なった。以下のすべての調査において、我々の銀河系内による吸収を考慮し、すべてのモデルに
中性吸収モデル（hot モデル）を掛けた（水素柱密度は NH = 7.63 × 1020 cm−2(HI4PI Collaboration et

al., 2016)に固定した）。

4.1 輝線と吸収線
まず始めに、スペクトルに吸収線が見られるかを確認するため、EPIC/PNの 5–10 keVの Fe-Kバンド
帯域でべき関数のみのモデルとべき関数+輝線のモデル、べき関数+輝線+吸収線のモデルを用いて解析を
行なった。スペクト解析の結果を表 4.1にまとめた。図に EPIC/PNの 5-10 keVの Fe-Kバンド帯域のス
ペクトルとべき関数+輝線+吸収線のモデルを示した。(この解析では吸収線の存在の有無を調査しただけ
であるため、パラメータの誤差推定は行っていない。)
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表 4.1: 連続成分の調査

べき関数 べき関数+輝線 べき関数+輝線+吸収線

(1)pow Γ 1.59 1.57 1.55

(2)pow Norm 2.87 2.67 2.61

(3)gaus e - 6.43 6.43

(4)gaus norm - 13 12

(5)gaus fwhm - 0.13 0.12

(3)gaus e - - 7.22

(4)gaus norm - - -3.2

(5)gaus fwhm - - 0.014

Total C-stat / d.o.f. 149.7 / 83 82.43 / 80 76.4 / 77

Total Expected C-stat 85.1±13.1 85.1±13.1 85.1±13.1

∆C-stat - -66.3 -73.3

Fit the EPIC/PN hard X-ray data (5-10 keV).

∆C-stat: Difference in C-statistics between the simple power-law model

(1) Photon index of the X-ray power-law component.

(2) Normalisation of the X-ray power-law component in 1051 photons s−1 keV−1 at 1 keV.

(3) The line energy in keV.

(4) Normalization of gaussian in 104 photons s−1

(5) Line FWHM in keV.
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図 4.1: EPIC/PNの 5-10 keVの Fe-Kバンド帯域のスペクトルとべき関数+輝線+吸収線のモデル。
Black point and Red line represent EPIC/PN spectra and power-law + gaussian (emission line) +

gaussian (absorption line), respectively. For the EPIC/PN spectra we used the obin command for

optimal binning.

表から吸収線を用いたモデルは C-統計量が良く、円盤風の UFOの存在を示唆する結果を得た。図から
6.4 keVの Fe-Kα輝線に加えて、∼ 7 keV 吸収線が見つかった。この 6.4 keV 輝線は AGN内の中性ある
いは低電離した鉄による輝線による蛍光 X線と考えられており、∼ 7 keV 吸収線は高電離ガスによるもの
であると考えられる。

25



4.2 連続成分
次に、連続成分の調査を行った。まず X線スペクトルの連続成分がどの様な特徴（べき指数やフラック
ス）を持つかを調べた。高エネルギー帯域は吸収の影響が少ないと考えられるため、まず EPIC/PNのデー
タについて、べき関数に母銀河の中性ガスによる吸収 (hot)を掛けたモデルでフィッティングを行った。さ
らに、前サブセクションの結果から 6.4 keVの Fe-Kα輝線が存在すると考えられるので、べき関数+反射
成分に母銀河の中性ガスによる吸収 (hot)を掛けたモデルでフィッティングを行なった。表 4.2では、フィッ
ティング結果に、RGSのデータも加え、得られたモデルのパラメータをスペクトルに適用した際の C-統計
量を報告した。さらに、RGSと EPIC/PNのデータについて、軟 X線超過成分 (Comt)+べき関数+反射成
分に母銀河の中性ガスによる吸収 (hot)を掛けたモデルを用いてフィッテイングを行なった。この結果も表
4.2に示した。この解析では、スペクトル連続成分の性質を調べただけのものであり、円盤風解析において
物理的な意味を持つモデルではないため誤差は付けていない。
べき関数のモデルとべき関数+反射成分のモデルを比較すると、全体（EPIC/PN＋ RGSのスペクトル）
の C-統計量の値は反射成分が無いべき関数モデルの方が良い結果 (∆C = 100.5)であったが、EPIC/PN

データのスペクトルの C-統計量を比較すると反射成分があるモデルの方がかなり良い結果であることがわ
かる。これは、反射モデルを用いることで 6.4 keVの Fe-Kα輝線を表現することができるためである。よっ
て連続成分に反射成分が必要であると判断した。しかし、べき関数+反射成分のモデルでは、RGSのスペ
クトル (軟 X線のスペクトル)はうまく表現できていない。そこで、軟 X線超過成分 (Comt)を加えて解析
した。すると、スペクトル全体（EPIC/PN＋ RGSのスペクトル）の C-統計量は 2291.7と非常に良い値
となった。以上より、本研究では、軟X線超過成分+べき関数+反射を連続成分として採用した。図 4.3に、
天体の EPIC/PN＋ RGSのスペクトルと、べき関数モデル、べき関数 + 反射モデル、軟 X線超過成分
(Comt) + べき関数 + 反射モデルを示した。ここで、Chandra衛星で観測されたMrk 6 の図（図 4.2）か
ら、Mrk 6は広がった放射ではなく点源として見られることから、軟 X線超過成分として高温プラズマに
よる放射モデルは必要ではないと判断した。（Chandra衛星は位置分解能に優れるが、有効面積が小さいた
め統計の良いスペクトルではないためにスペクトル解析には用いていない。）
しかし、吸収成分として中性ガス (hot)モデルが適切であるのか、電離ガス (PION)モデルが適切である
のかを次の節で調査を行なった。

図 4.2: Chandra衛星で観測されたMrk 6。
広がった放射ではなく、点源として見えている。
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表 4.2: 連続成分の調査

べき関数 べき関数+反射 軟 X線超過成分+べき関数+反射

(1)pow Γ 1.40 1.50 1.35

(2)pow Norm 0.20 0.23 0.17

(3)Refl Scal - 0.42 0.32

(4)hot NH 1.11 1.24 0.71

(5)comt Norm - - 2.1

(6)comt t0 - - 13

(7)comt t1 - - 63

Total C-stat / d.o.f. 6384.8 / 1730 6485.3 / 1729 2291.7 / 1726

RGS1 C-stat / bins 3451.9 / 803 3525.6 / 803 1084.2 / 803

RGS2 C-stat / bins 2686.9 / 768 2784.0 / 768 981.3 / 768

EPIC/PN C-stat/bins 246.07 / 162 177.7 / 162 226.2 / 162

Total Expected C-stat 1479.1±49.6 1462.5±49.4 1911.1±57.4

RGS1 Expected C-stat 622.6 615.0 886.4

RGS2 Expected C-stat 694.3 685.4 862.5

EPIC/PN Expected C-stat 162.1 162.1 162.1

∆C-stat - +100.5 −4093.1

べき関数: Fit the EPIC/PN data with power-law. Hot*Hot*POW

べき関数+反射: Fit the EPIC/PN data with power-law+reflection. (Hot*(Hot*POW+Refl)

軟 X線超過成分+べき関数+反射: Fit the soft and hard X-ray data (0.34-10 keV) with

comptonaisation model+power-law+reflection.

Hot*(Hot*(COMT+POW)+Refl)

以上のモデルについて、べき関数と軟 X線超過成分には母銀河の中性吸収 (hot)モデルを適用した。
∆C-stat: べき関数のモデルとの比較。
(1) Photon index of the X-ray power-law component.

(2) Normalisation of the X-ray power-law component in 1052 photons s−1 keV−1 at 1 keV.

(3) Scale parameter of the reflection component.

(4) Column density NH of neutral ISM gas component in the host galaxy of the AGN in 1022 cm−2.

(5) Normalisation of the X-ray power-law component in 1058 photons s−1 keV−1

(6) Seed photon temperature in eV.

(7) Warm corona temperature in eV.
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図 4.3: スペクトルの連続成分。
Grey point, light-blue point, green line, red line and blue line represent EPIC/PN spectra, RGS

combined spectra, power-law model, power-law + Reflection and soft excess + power-law + Reflection

model, respectively. For the EPIC/PN spectra we used the obin command for optimal binning. RGS

spectra is combined by rgscombine command and binning factor was set to 5.

4.3 吸収成分
吸収成分として、中性ガス (hot)モデルが適切であるのか、電離ガス (PION)モデル (円盤風モデル)が
適切であるのかの調査を行なった。前サブセクションより、連続成分に中性ガス (hot)モデルを掛けたモ
デル (Neutralモデル; Hot*(Hot*(COMT+POW)+Refl))では、Fe-Kバンドの ∼ 6 keVの吸収線は表現出来
なかった。そこで、電離吸収モデルである PIONモデルを採用した。まず、Neutralモデルに PION成分
を一つ掛けた（1-PION モデル; Hot*(Hot*PION*(COMT+POW)+Refl)）。本サブセクションの解析では、円
盤風の性質がわからない（本解析時点では、円盤風が存在するのか、何成分存在するのか、円盤風の種類
はUFOなのか、WAなのかわからない）ため、pionモデルの水素密度はデフォルト値である n = 1 cm−3

とした。PIONモデルを一つ加えることで、C-統計量が 74.7良化した。しかし、1-PION モデルでは電離
吸収成分はWAを表す結果となり、∼ 7 keVの吸収線を表現出来なかった。（ここで、中性ガス（hot）を
除いたモデルでもフィッティングを行ったが、複数のパラメータでべき指数が小さくなりすぎるなど不自然
な結果となり、スペクトルもうまく表現出来なかったため、フィッティングがうまくできないモデルである
と判断した。）次に、1-PION モデルにもう一つ電離吸収成分（pion モデル）を掛けた（2-PION モデル;

Hot*(PION*PION*(COMT+POW)+Refl)）。このモデルでは始めは中性吸収成分（hotモデル）を掛けていた
が、フィッティングを行うと hotモデルの水素柱密度が 0になったため、2-PION モデルでは中性吸収成分
（hot成分）は必要ないと判断した。2-PION モデルは、1-PION モデルと比較して C-統計量が 49.5良化
した。2-PION モデルによりWAと∼ 7 keVの吸収線を表現出来た（しかし、∼ 7 keVの吸収線は弱い）。
円盤風が何層になっているかを調査するため、2-PION モデルにもう一つ電離吸収成分（pion モデル）を
掛けた（3-PION モデル; Hot*(PION*PION*PION*(COMT+POW)+Refl)）。このモデルでは 2-PION モデル同
様に中性吸収成分の水素柱密度が 0になったため、3-PION モデルに中性吸収成分（hot成分）は必要ない
と判断した。3-PION モデルは、2-PION モデルと比較して C-統計量が 2.7良化した。これは、自由度が 3

減少したのに対して、C-統計量が 2.7の良化は 3つ目の pion成分は有意では無い。そのため、3-PION モ
デルは適切なモデルでは無いと判断した。以上より、電離吸収成分が２つあるモデルが最適なモデルであ
り、２つの電離吸収はそれぞれ、、UFOとWAであると判断した。ここでの解析では、モデルによっては
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適合度が悪く、得られたパラメータは物理的な意味を持たないため、誤差は付けていない（ベストフィット
と判断した 2-PION モデルと比較モデルである Neutral モデルについては、次のサブセクションでより詳
細に解析を行い、パラメータに誤差を付けた。）。
図 4.4と図 4.5で、以上の４つのモデル（Neutral モデル、1-PION モデル、2-PION モデル、3-PION モ
デル）の比較を行った。Neutral モデルでは吸収成分が見られない。1-PION モデルでは、軟X線では吸収
線があるが、7keV付近に吸収線が見られない。2-PION モデルと 3-PION モデルでは軟X線で吸収線が見
られ、微弱ではあるが 7keV付近に吸収線が見られた。図 4.4と図 4.5では、2-PION モデルと 3-PION モ
デルは一致しているように見えるが、実際には波長によりモデルの値は 1%程度違いがある（図 4.6）。
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表 4.3: 吸収成分の調査

Neutral: Fit the soft and hard X-ray data with comptonaisation model+power-law+reflection. The

absorption model hot was applied to power-law. Hot*(Hot*(COMT+POW)+Refl). 1-PION: Fit the soft

and hard X-ray data with continuum and one PION model. Hot*(Hot*PION*(COMT+POW)+Refl).

2-PION: Fit the soft and hard X-ray data with continuum and two PION models.

Hot*(PION*PION*(COMT+POW)+Refl). 3-PION: Fit the soft and hard X-ray data with continuum and

three PION models. Hot*(PION*PION*PION*(COMT+POW)+Refl). ∆C-stat: Compare the C-stat with

Neutral model. (1) Photon index of the X-ray power-law component. (2) Normalisation of the X-ray

power-law component in 1051 photons s−1 keV−1 at 1 keV. (3) Scale parameter of the reflection

component. (4) Column density NH of neutral ISM gas component in the host galaxy of the AGN in

1022 cm−2. (5) Normalisation of the X-ray power-law component in 1058 photons s−1 keV−1. (6) Seed

photon temperature in eV. (7) Warm corona temperature in eV. (8) Logarithm of the ionisation

parameter ξ of the ionised wind components in erg cm s−1. (9) Column density NH of the ionised wind

components in 1022 cm−2. (10) Velocity of the outflowing ionised wind components) in km s−1. 本サブ
セクションで用いた PION成分の水素密度は、n = 1 cm−3 と仮定した。

Neutral 1-PION 2-PION 3-PION

(1)pow Γ 1.35 1.49 1.54 1.54

(2)pow Norm 1.74 2.29 2.55 2.55

(3)Refl Scal 0.32 0.38 0.39 0.39

(4)hot NH 0.71 0.39 - -

(5)comt Norm 2.15 0.16 1.30 1.23

(6)comt t0 13 7 2 2

(7)comt t1 63 81 68 69

(8)pion xil - 4.0 3.9 3.9

(9)pion NH - 1.8 1.7 1.7

(10)pion zv - -4000 -35000 -35000

(8)pion xil - - 1.7 1.7

(9)pion NH - - 0.80 0.80

(10)pion zv - - -8000 -8000

(8)pion xil - - - -1.8

(9)pion NH - - - 0.01

(10)pion zv - - - -2000

Total C-stat / d.o.f. 2291.7 / 1726 2217.0 / 1723 2167.5 / 1721 2164.8 / 1718

RGS1 C-stat / bins 1084.2 / 803 1059.0 / 803 1022.7 / 803 1020.5 / 803

RGS2 C-stat / bins 981.3 / 768 976.1 / 768 970.8 / 768 969.8 / 768

EPIC/PN C-stat / bins 226.2 / 162 182.0 / 162 175.0 / 162 174.5 / 162

Total Expected C-stat 1911.1±57.4 1916.0±57.5 1916.6±57.4 1916.7±57.4

RGS1 Expected C-stat 886.4 892.6 895.6 895.4

RGS2 Expected C-stat 862.5 861.3 858.9 859.2

EPIC/PN Expected C-stat 162.1 162.1 162.1 162.1

∆C-stat - −74.7 −124.2 −126.9
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図 4.4: Spectrum of Fe-K band. (compare the absorption)

The black point, green line, magenta line, red line and blue dashed line represent the EPIC/PN spectra,

Neutral model, 1-PION model, 2-PION model and 3-PION model, respectively.
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図 4.5: Spectrum of soft x-ray band. (compare the absorption)

The black point, green line, magenta line, red line and blue dashed line represent the combined RGS

spectra, Neutral model, 1-PION model, 2-PION model and 3-PION model, respectively. RGS spectra is

combined by rgscombine command. For the plot, binning factor was set to 5.
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図 4.6: Compare the 2-PION model and 3-PION model.

Blue line shows the ratio of the 2-PION model and the 3-PION model. From Fig.4.4 and Fig.4.5, the

2-PION model and the 3-PION model look as same. Actually, there are ∼ 1% differences.

4.4 ベストモデル
4.3章より、ベストモデルとして円盤風の２つある (2-PION)モデルを得た。２つの円盤風は、円盤風パ
ラメータの性質から、１つ目の円盤風は電離度は log ξ = 3.9 erg cm s−1と高く、水素柱密度はNH = 1.7×
1022 cm−2と高く、流出速度は zv = −35, 000 kms−1と非常に速い成分であり、この円盤風成分をUFOと判
断した。また、２つ目の円盤風は電離度は log ξ = 1.7 erg cm s−1と低く、水素柱密度はNH = 0.8×1022 cm−2

と低く、流出速度は zv = −8, 000 kms−1と比較的遅い成分であり、この円盤風成分をWAと判断した。前
サブセクションでは、円盤風の性質がわからない（解析時点では、円盤風が存在するのか、何成分存在す
るのか、円盤風の種類は UFOなのか、WAなのかわからない）ため、pionモデルの水素密度はデフォル
ト値である n = 1 cm−3とした。しかし、円盤風は２成分であり、それぞれUFOとWAであると判断でき
る。そこで、UFOについては水素密度は、UFOで典型的に見られる n = 1010 cm−3 と仮定した。また、
WAについては n = 105 cm−3 と仮定してスペクトル解析を行った。
表 4.4に 2-PION モデルの解析結果を示した。このモデルは、物理的な意味を持つモデルであるため、得
られたパラメータに対して誤差の推定も行った（1σを誤差とした）。また、表 4.4には、比較のために円盤
風の無い Neutral モデルのパラメータも示した。図 4.7で全体のスペクトル（EPIC/PN+RGSのスペクト
ル）と円盤風のモデル（2-PION モデルと比較の Neutral モデル）を示し、図 4.8で、5-10 keVのスペク
トルと円盤風のモデル（2-PION モデルと比較の Neutral モデル）を示し、図 4.9で、13-20 Åのスペクト
ルと円盤風モデル（2-PION モデルと比較の Neutral モデル）を示した。表 4.3と比較して、円盤風の水素
密度を UFOとWAでそれぞれ n = 1010 cm−3 と n = 105 cm−3 に変更したが、円盤風のパラメータの変
化は誤差の範囲内であり、水素密度を変更したことによる影響は無視できると判断できる。UFOの有意な
検出において、円盤風の水素柱密度が重要なパラメータである。2-PIONモデルの結果から、UFOの水素
柱密度はNH = 1.7± 0.3× 1022 であり、UFOの有意な検出が出来た。
本解析により、Mrk 6で UFOとWAの両方が存在することを示唆する結果を得られた。Mrk6 の UFO

は初めての報告であり、UFOとWAの両方が存在することが示唆されたのは電波銀河としては４例目の報
告である（過去に報告された電波銀河: 3C 390.3、4C +74.26、3C445）。
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表 4.4: Best fit model

Neutral: Fit the soft and hard X-ray data with continuum (COMT+POW+Refl) and neutral

absorption models (hot). 2-PION: Fit the soft and hard X-ray data with continuum

(COMT+POW+Refl) and two PION models. ∆C-stat: Compare with results of COMT+POW+Refl

model. (1) Photon index of the X-ray power-law component. (2) Normalisation of the X-ray power-law

component in 1051 photons s−1 keV−1 at 1 keV. (3) Scale parameter of the reflection component. (4)

Column density NH of neutral ISM gas component in the host galaxy of the AGN in 1022 cm−2. (5)

Normalisation of the X-ray power-law component in 1058 photons s−1 keV−1 (6) Seed photon

temperature in eV. (7) Warm corona temperature in eV. (8) Logarithm of the ionisation parameter ξ of

the ionised wind components in erg cm s−1. (9) Column density NH of the ionised wind components in

1022 cm−2. (10) Velocity of the outflowing ionized wind components in km s−1. (11) Hydrogen density

in cm−3. We fixed the value to 1010 or 105 for UFO and WA, respectively.

Neutral 2-PION

(1)pow Γ 1.35± 0.02 1.54±0.03

(2)pow Norm 1.74+0.05
−0.04 2.6± 0.2

(3)Refl Scal 0.32±0.05 0.388±0.06

(4)hot NH 0.71± 0.04 -

(5)comt Norm 2.2+14.4
−2.0 1.3+18.4

−0.7

(6)comt t0 13+9
−10 2+10

−1

(7)comt t1 63± 2 68+24
−8

(8)pion xil - 3.9+0.5
−1.0

(9)pion NH - 1.7± 0.3

(10)pion zv - −34700+400
−100

(11)pion hden 1010 (fixed)

(8)pion xil - 1.7+0.3
−0.9

(9)pion NH - 0.80+0.07
−0.06

(10)pion zv - −7700+200
−100

(11)pion hden 105 (fixed)

Total C-stat / d.o.f. 2291.7 / 1726 2167.5 / 1721

RGS1 C-stat / bins 1084.2 / 803 1022.7 / 803

RGS2 C-stat / bins 981.3 / 768 970.8 / 768

EPIC/PN C-stat / bins 226.2 / 162 175.0 / 162

Total Expected C-stat 1911.1±57.4 1916.6±57.4

RGS1 Expected C-stat 886.4 895.6

RGS2 Expected C-stat 862.5 858.9

EPIC/PN Expected C-stat 162.1 162.1

∆C-stat - −124.2
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図 4.7: Spectrum and best-fit model.

The gray point, sky blue point red line and blue line represent the EPIC/PN spectra, combined RGS

spectra, 2-PION model and Neutral model, respectively. RGS spectra is combined by rgscombine

command. For the plot, binning factor was set to 5.
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図 4.8: Spectrum of Fe-K band.

The black point, red line and blue line represent the EPIC/PN spectra, 2-PION model and Neutral

model, respectively.
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図 4.9: Spectrum of soft x-ray band.

The black point, red line and blue line represent the combined RGS spectra, 2-PION model and Neutral

model, respectively. RGS spectra is combined by rgscombine command. For the plot, binning factor

was set to 5.

4.5 吸収線
電離度により元素の電離段階とその存在量は変化する。Kallman et al. (2004)から、電離度と鉄の各電
離段階のアバンダンスを示した。

図 4.10: 電離度と鉄のアバンダンス (Kallman et al., 2004)

4.5.1 UFOの吸収線
ここで、UFOの吸収線の評価を行った。SPEXでは電離吸収成分について、吸収線とその静止座標系で
の波長と線の等価幅（EW）をアスキーファイルとして出力する。図 4.11と図 4.12に、2-PION モデルに
基づいたUFOの吸収線を示した。図 4.11では、静止座標系で 6.0 keV 以上にある吸収線のうち、等価幅が
EW > 0.1 eVである吸収線について、青方偏移をしたものを示した。また、表 4.5に、図 4.11での吸収線
の情報を示した。速度の定義は、あるエネルギー E での、エネルギー差∆E を用いて、vout = ∆E/E × c

であるため、青方偏移は以下の式 4.1を用いて計算した。

Eobs = Erest × (|vout|/c+ 1)/(1 + z) (4.1)
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ここで、Erest は静止座標系でのエネルギー、Eobs は観測者系でのエネルギー、cは光速、z は赤方偏移、
vout は円盤風の流出速度である。
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図 4.11: Absorption lines of UFO.

The black point, red line and blue dashed lines represent the EPIC/PN spectra, 2-PION model and

UFO absorption line (EW > 0.1 eV) respectively.

表 4.5: UFOの吸収線

吸収線の種類 静止座標系エネルギー (keV) EW (eV) 観測者系エネルギー (keV)

Fe XIX 6.4656 1.982 7.0793

Fe XVIII 6.4347 1.893 7.0455

Fe XIX 6.4730 0.970 7.0874

Fe XX 6.4964 0.474 7.1130

Fe XX 6.5060 0.372 7.1236

Fe XX 6.5080 0.179 7.1257

Fe XXI 6.5437 0.168 7.1648

Fe XV 7.1584 0.143 7.8379

Fe XIII 7.1259 0.119 7.8023

また、図 4.11の吸収線のうち、等価幅が EW > 1 eVと比較的大きい吸収線について青方偏移をしたも
のを吸収線のラベルとともに図 4.12に示した。図 4.11と表 4.5と図 4.12から、静止座標系で 6.0 keV 以
上の吸収線で比較的等価幅が大きい吸収線は、静止座標系で∼ 6.4 keV（観測者座標系で∼ 7 keV）に多く
存在し、それらは高電離した鉄による吸収線である。これらの吸収線は XMM-Newton 衛星では分離する
ことは出来ないが、7 eVと非常にエネルギー分解能の良い XRISM衛星では、強い吸収線である Fe XIX

（6.4656 keV）と Fe XVIII（6.4347 keV）はエネルギー差が 7 eVよりも十分に大きいため分離できると考
えられる。
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図 4.12: Absorption lines of UFO with label.

The black point, red line and blue dashed lines represent the EPIC/PN spectra, 2-PION model and

UFO absorption line (EW > 0.1 eV) respectively.

4.5.2 WAの吸収線
ここで、WAの吸収線の評価を行った。図 4.13と図 4.14に、2-PION モデルに基づいたWAと UFOの
吸収線を示した。図 4.13では、観測者座標系で 13 − 20 Åにある吸収線のうち、等価幅が EW > 1 eVで
ある吸収線について、青方偏移をしたものを示した。また、表 4.6に、図 4.13での吸収線の情報を示した。
青方偏移は式 4.1を用いて計算した。
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図 4.13: Absorption lines of WA.

The black point, red line, magenta dashed lines and blue dashed lines represent the combined RGS

spectra, 2-PION model, WA absorption and UFO absorption line (EW > 1 eV) respectively. RGS

spectra is combined by rgscombine command. For the plot, binning factor was set to 5 for combined

RGS.

また、図 4.13の吸収線のうち、等価幅がEW > 2 eVと比較的大きい吸収線について青方偏移をしたもの
を吸収線のラベルとともに図 4.14に示した。13− 20 ÅにあるUFOの吸収線は等価幅がすべてEW < 2 eV

であった。図 4.13と表 4.6と図 4.14から、13− 20 ÅにあるWAの吸収線で比較的等価幅が大きい吸収線
は、静止座標系で ∼ 16.7 Å（観測者座標系で ∼ 16.8 Å）に多く存在し、それらは低電離した鉄による吸収
線である。

37



14 15 16 17 18 19 20
Wavelength (Å)

0.2

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0
Co

un
ts

 s
1  Å

1  m
2

Fe
 V

III
 (

16
.6

78
 Å

)

Fe
 V

III
 (

16
.9

29
 Å

)
Fe

 V
III

 (
16

.8
03

 Å
)

Fe
 V

III
 (

16
.6

56
 Å

)

Fe
 V

III
 (

16
.9

72
 Å

)

N
e 

VI
 (

14
.0

47
 Å

)

EW > 2 eV
2-PION 
UFO
WA
RGS

図 4.14: Absorption lines of WA with label.

The black point, red line, magenta dashed lines and blue dashed lines represent the combined RGS

spectra, 2-PION model and UFO absorption line (EW > 2 eV) respectively. RGS spectra is combined

by rgscombine command. For the plot, binning factor was set to 5 for combined RGS.
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表 4.6: WAの吸収線

吸収線の種類 静止座標系波長 (Å) EW (eV) 観測者系波長 (Å)

Warm absorber

Fe VIII 16.678 3.104 16.5689

Fe VIII 16.929 2.637 16.8177

Fe VIII 16.803 2.175 16.6926

Ne VI 14.047 2.108 13.954686

Fe VIII 16.656 2.059 16.5466

Fe VIII 16.972 2.0286 16.861

Ne VII 13.814 1.973 13.7232

Fe VIII 16.907 1.969 16.7964

Ne VI 14.02 1.663 13.9279

Fe VIII 16.973 1.649 16.8615

Fe IX 16.539 1.633 16.4305

Fe VIII 16.709 1.616 16.5997

O VII 18.628 1.415 18.5059

O VII 17.768 1.307 17.6516

Fe VIII 16.779 1.266 16.6684

Ne V 14.239 1.222 14.1454

O VII 17.396 1.195 17.2816

O VI 19.379 1.157 19.2519

Fe IX 16.789 1.105 16.6790

O VII 17.200 1.0847 17.0870

Fe VIII 16.588 1.037 16.4791

O VI 19.379 1.015 19.2516

O VI 18.587 1.006 18.4648

UFO

Fe XVII 15.014 1.864 13.7124

O VIII 18.967 1.530 17.3228

O VIII 16.006 1.412 14.6178

O VIII 18.973 1.403 17.3278

Fe XVIII 14.372 1.324 13.1260

Fe XVII 15.261 1.291 13.9379

O VIII 16.007 1.265 14.6190

O VIII 15.176 1.243 13.8603

Fe XVIII 14.260 1.201 13.0238

Fe XVIII 14.534 1.162 13.2740

O VII 21.602 1.125 19.7292

Fe XV 15.359 1.060 14.0273

O VIII 14.820 1.045 13.5357

O VIII 15.177 1.041 13.8608
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第5章 議論

5.1 UFO

5.1.1 UFOの距離と密度
SPEX codeは指定したエネルギー範囲での各連続成分のフラックスと吸収補正された光度をフィッティ
ングごとに計算する。それにより、べき関数の 2–10 keVのフラックスは F2−10 = 1.41× 10−11 erg s−1 m

−2

で、べき関数の 2–10 keVの吸収補正後の光度は L2−10 = 1.34 × 1043 erg s−1 と計算された。電離度の定
義は、水素密度 n、円盤風の距離 r、光源の光度 Lion を用いて ξ = Lion/nr

2 である。よって、円盤風の距
離は、

r =

(
Lion

nξ

)0.5

(5.1)

で計算される。2-PIONモデルでの解析結果より、UFOの電離度は log10 ξ = 3.9 (erg cm s−1)である。解析で
UFOの水素密度を n = 1010 cm−3を仮定しているので、UFOの SMBHからの距離は、r = (Lion/nξ)

0.5 =

( 1.34×1043

103.9×1010 )
0.5 = 4.2 × 1014 cm = 1.3 × 10−4 pcとなる（1 pc = 3.09 × 1018 cm）。シュワルツシルト半径

rg は重力定数 G、光速 c、SMBH質量MBH を用いて、rg = 2GMBH/c
2 で計算される。Mrk 6 の SMBH

質量は 1.80 × 108 M⊙ なので、rg = 5.31 × 1013 cmとなる。よって、UFOは ∼ 7.7
(

n
1010cm−3

)−0.5
rg か

ら発生していると考えられる。UFOは一般的に、102 − 104 rg で生じると考えられており (Gofford et al.,

2015)、2-PIONモデルから得られたMrk 6の UFOは典型的な値よりも内側となった。次に UFOの距離
の範囲を考える。円盤風は脱出速度よりも速い速度持つはずである。そのため、円盤風の距離の下限値を、
重力定数 G、SMBH質量MBH、流出速度 vを用いて、

rmin =
2GMBH

v2
(5.2)

で求めることができる。解析結果から UFOの流出速度は v = 34700 km s−1なので、UFOの距離の下限値
は rmin = 3.97× 1015 cm（74.8 rg）となる。また、円盤風の厚さ∆rは SMBHとの距離 rを超えないと仮
定すると、Wang et al. (2022)より円盤風の距離の上限値は、円盤風の被覆率 Cv を用いて

rmax =
LionCv

ξNH
(5.3)

で計算できる。2-PION モデルでは被覆率は Cv = 1を仮定しているため、UFOの距離の上限値は、水素
柱密度 NH = 1.7 × 1022 cm−2 を用いて、rmax = 9.9 × 1016 cm（1.9 × 103 rg）となる。以上より、Mrk 6

の UFOの距離は∼ 7.7
(

n
1010cm−3

)−0.5
rg であり、距離が取りうる範囲は 75− 9.9× 104 rg であると考えら

れる。電離度の定義より計算された UFOの距離は、UFOが取りうる距離の範囲よりも内側となっている。
このことから、仮定しているUFOの水素密度 n = 1010 cm−3が大きく、実際はより小さな値を取ることを
示唆している。
2-PION モデルでは、UFOの密度を n = 1010 cm−3を仮定した。セクション 4.3とセクション 4.4から、
水素密度を n = 1 cm−3から n = 1010 cm−3に変更しても円盤風のパラメータは、ほとんど変わらず誤差の
範囲内であったため、水素密度は円盤風解析において影響は無視できる。そこで、前サブセクションで求め
た UFOの距離の範囲から水素密度が取りうる範囲を計算した。電離度の定義より、円盤風の密度は

n =
Lion

ξr2
(5.4)
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で計算できる。UFOの距離の範囲は、3.97 × 1015 − 9.9 × 1016 cmであるため、水素密度の範囲は 1.7 ×
105 − 1.1× 108 cm−3 となる。

5.2 WA

5.2.1 WAの距離と密度
同様にWAについて考える。2-PIONモデルでの解析結果より、WAの電離度は log10 ξ = 1.7 (erg cm s−1)

である。解析でWAの水素密度を n = 105 cm−3 を仮定しているので、式 5.1から r = 1.6 × 1018 cm =

0.53 pc（3.1 × 104 rg）となる。よって、WA の SMBH からの距離は、∼ 3.1 × 104
(

n
105cm−3

)−0.5
rg（∼

0.53
(

n
105cm−3

)−0.5
pc）である。WA は一般的に 0.1 − 1000 pc で生じると考えられており (Laha et al.,

2021)、2-PION モデルから得られた Mrk 6 のWA はこの範囲内である。次にWA の距離の範囲を考え
る。解析結果からWAの流出速度は v = 7700 km s−1 なので、式 5.2よりWAの距離の下限値は rmin =

2.61× 10−2 pc（1.52× 103 rg）となる。そして、解析結果からWAの水素柱密度はNH = 0.80× 1022 cm−3

であり、被覆率は Cv = 1を仮定しているため、式 5.3からWAの距離の上限値は、rmax = 8.6 × 102 pc

（5.0× 107 rg）となる。以上より、Mrk 6のWAの距離は ∼ 0.53
(

n
105cm−3

)−0.5
pcであり、距離が取りう

る範囲は 1.52× 103 − 5.0× 107 rg であると考えられる。
UFOの場合と同様にWAの密度を計算した。WAの距離の範囲は 8.01× 1016 − 2.7× 1021 cmであるた
め、WAの密度は式 5.4より 3.7× 10−2 − 1.7× 108 cm−3 となる。

5.3 XRISM シミュレーション
ベストフィットモデルと判断した 2-PION モデルを基に、XRISMでの観測シミュレーションを行った。

XRISMの応答ファイルはエネルギー分解能が 7 eVのものを用いた。シミュレーションには、解析と同様
に SPEX code ver3.06.01 を用い、観測時間は 150 ksに設定した。これは、100 ks、150 ks、200 ksでのシ
ミュレーションを複数回行い、スペクトルのばらつきが解析に影響が無いほど十分に小さいもののなかで、
最も観測時間が短いものである。解析ではエネルギー範囲を 0.3 − 10.0 keVとした。表 5.1にシミュレー
ションを行ったスペクトルについて 2-PION モデルでフィッティングを行った結果を示した。また、図 5.1

と図 5.2に、シミュレーションの XRISMのスペクトルとフィットしたモデルを示し、比較のためにそれぞ
れ EPIC/PNのスペクトルと combined RGS スペクトルを示した。
表 5.1より、XRISMを用いることでUFOの水素柱密度の誤差が６割以上小さくなった。そのため、XRISM

を用いることで UFOをより精度良く有意に検出することができる。また、低エネルギー側で見られるWA

の水素柱密度も６割以上小さくなった。。XRISM衛星の Resolve 検出器は、XMM-Newton衛星の RGS 検
出器と比べて、低エネルギーでのエネルギー分解能が良くないが、S/N比が良いと言う特徴がある。XRISM

を用いることによる S/N比の向上により、WAの水素柱密度の誤差が小さくなりWAをより精度良く有意
に検出できるようになる。よって、XRISM衛星を用いることで UFOとWAをより精度良く有意な検出が
できるため、XRISM衛星は円盤風の解析で非常に重要になる。
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表 5.1: Results of simulated spectra.

Neutral: Fit the soft and hard X-ray data with continuum (COMT+POW+Refl) and neutral absorption

models (hot). 2-PION: Fit the soft and hard X-ray data with continuum (COMT+POW+Refl) and

two PION models. (1) Photon index of the X-ray power-law component. (2) Normalisation of the

X-ray power-law component in 1051 photons s−1 keV−1 at 1 keV. (3) Scale parameter of the reflection

component. (4) Normalisation of the X-ray power-law component in 1058 photons s−1 keV−1. (5) Seed

photon temperature in eV. (6) Warm corona temperature in eV. (7) Logarithm of the ionisation parameter

ξ of the ionised wind components in erg cm s−1. (8) Column density NH of the ionised wind components

in 1022 cm−2. (9) Velocity of the outflowing ionized wind components) in km s−1. (10) Hydrogen density

in cm−3. We fixed the value to 1010 or 105 for UFO and WA, respectively.

2-PION

XMM-Newton XRISM

(1)pow Γ 1.54±0.03 1.53+0.02
−0.01

(2)pow Norm 2.6± 0.2 2.49+0.09
−0.04

(3)Refl Scal 0.388±0.06 0.36+0.03
−0.02

(4)comt Norm 1.3+18.4
−0.7 1.4+3.1

−1.1

(5)comt t0 2+10
−1 1.9+1.1

−0.5

(6)comt t1 68+24
−8 66+2

−10

(7)pion xil 3.9+0.5
−1.0 4.1+0.6

−0.1

(8)pion NH 1.7± 0.3 1.70+0.13
−0.06

(9)pion zv −34700+400
−100 −34720+30

−40

(10)pion hden 1010 (fixed)

(7)pion xil 1.7+0.3
−0.9 1.8+0.3

−0.1

(8)pion NH 0.80+0.07
−0.06 0.80± 0.02

(9)pion zv −7700+200
−100 −7700± 100

(10)pion hden 105 (fixed)

Total C-stat / d.o.f. 2167.5 / 1721 3911.3 / 3935

Total Expected C-stat 1916.6±57.4 3991.9±90.1
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図 5.1: XRISM simulated spectrum of Fe-K band.

The black point, light blue point and red line represent the simulated XRISM spectra, EPIC/PN

spectra and 2-PION model, respectively. For the plot, binning factor was set to 50 for XRISM spectra

and used optimal binning for EPIC/PN.
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図 5.2: XRISM simulated spectrum of soft x-ray band.

The black point, light blue point and red line represent the simulated XRISM spectra, combined RGS

spectra and 2-PION model, respectively. RGS spectra is combined by rgscombine command. For the

plot, binning factor was set to 5 for combined RGS and used optimal binning for XRISM spectra.
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第6章 まとめ

本研究では、XRISMでの観測の前段階として、現存の X線天文衛星の XMM-Newton衛星のデータを
用いて、電波銀河 Markarian 6の円盤風解析を行った。それにより、２つの電離ガス層（２種類の円盤風）
が存在するモデル（2-PION モデル）がベストモデルとして採用された。2-PION モデルの結果より、Mrk

6で UFOとWAの両方の存在を示唆する結果を得た。UFOとWAの両方が存在することが示唆されたの
は電波銀河としては４例目の報告である（過去に報告された電波銀河: 3C 390.3、4C +74.26、3C445）。
2-PIONモデルにより得られたパラメータから、円盤風の発生位置とその範囲、密度の範囲、厚みの範囲を
調査した。それにより、Mrk 6のUFOの中心 SMBHからの位置は∼ 7.7

(
n

1010cm−3

)−0.5
rg であり、位置が

取りうる範囲は 3.97×1015 − 9.9×1016 cmとなった。また、UFOの密度の範囲は 1.7×105 − 1.1×108 cm−3

となった。同様にMrk 6のWAの中心 SMBHからの位置は∼ 3.4×104
(

n
105cm−3

)−0.5
rg であり、位置が取

りうる範囲は 8.01×1016 − 2.7×1021 cmとなった。そして、WAの密度の範囲は 3.8×10−2 − 4.1×108 cm−3

となった。
最後に、2-PION モデルを基に XRISM衛星での観測シミュレーションを行った。XRISMを用いること
で UFOの水素柱密度の誤差が６割以上小さくなった。そのため、XRISMを用いることで UFOの有意な
検出が可能になることがわかった。しかし、XRISMでは低エネルギー側で見られるWAの電離度の不定性
が大きくなっている。XRISM衛星の Resolve 検出器は、XMM-Newton衛星の RGS 検出器と比べて、低
エネルギーでのエネルギー分解能が良くないが、S/N比が良いと言う特徴がある。XRISMを用いることに
よる S/N比の向上により、WAの水素柱密度の誤差は６割程度小さくなりWAの有意な検出が可能になる
が、エネルギー分解能によりWAの電離度の誤差が大きくなったと考えられる。
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付 録A XMM-Newton衛星での3観測

A.1 ３観測のバックグラウンドの光度曲線
図 A.1に XMM-Newton衛星での 3観測でのバックグラウンドの光度曲線を示した。図 A.1より今回の
解析で用いたデータ (観測 ID: 0144230101 図の上段)が最もフレアリングバックグラウンドの影響が小さい
データである。
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図 A.1: Background light-curve of three observation data.

The Red line shows the threshold set as a flare. Orange region shows good time intervals.
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A.2 ３観測のスペクトルの比較
A.2.1 べき関数による比較
5-10 keVのスペクトルについて、べき関数を用いてフィッティングを行った。図A.2に３観測の 5-10 keV

のスペクトルとそれぞれのスペクトルでのフィッティング結果を示した。
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図 A.2: ３観測の 5-10 keVのスペクトルのべき関数による比較
Red: Observation ID is 0144230101. Photon Index is 1.59, Normalization of power-law is

0.288× 1052 photons s−1 keV−1 at 1 keV. Blue: Observation ID is 0061540101. Photon Index is 1.52,

Normalization of power-law is 0.242× 1052 photons s−1 keV−1 at 1 keV. Black: Observation ID is

0305600501. Photon Index is 1.60, Normalization of power-law is 0.347× 1052 photons s−1 keV−1 at 1

keV.

A.2.2 べき関数と反射成分による比較
5-10 keVのスペクトルについて、べき関数と反射成分を用いてフィッティングを行った。図 A.3に３観
測の 5-10 keVのスペクトルとそれぞれのスペクトルでのフィッティング結果を示した。
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図 A.3: ３観測の 5-10 keVのスペクトルのべき関数と反射成分による比較
Red: Observation ID is 0144230101. Photon Index is 1.62, Normalization of power-law is

0.126× 1052 photons s−1 keV−1 at 1 keV, scale parameter of the reflection component is 2.15. Blue:

Observation ID is 0061540101. Photon Index is 1.55, Normalization of power-law is

0.107× 1052 photons s−1 keV−1 at 1 keV, scale parameter of the reflection component is 1.92. Black:

Observation ID is 0305600501. Photon Index is 1.63, Normalization of power-law is

0.156× 1052 photons s−1 keV−1 at 1 keV, scale parameter of the reflection component is 1.90.

以上より、３観測はそれぞれフラックスレベルや傾きなどのスペクトルの性質が異なることがわかった。
また、今回の解析で用いた観測データ以外の２観測は、フレアリングバックグラウンドをクリーニングした
後の露光時間が非常に短いため、３観測のスペクトルを結合するということも行うことが出来なかった。

50



付 録B 過去に報告された電波銀河の円盤風

B.1 List of UFOs in Radio Galaxy

表 B.1: Object list

Object R a i b Wind NH
c Wind log ξ d Wind vout(c)

e Obs. IDf Obs. t.g

3C 105 4 12000 > 60 > 2 3.81± 1.30 0.227± 0.033

3C 1112 79000 10− 26 3 > 20 5.0± 0.3 −0.041± 0.003 703034010 109

3C 1114a 7.7± 2.9 4.32± 0.12 0.106± 0.006

3C 1202 2400 21 1.1+0.5
−0.4 3.8± 0.2 −0.076± 0.003 ⋆2

3C 1204 > 2 4.91± 1.03 0.161± 0.006

Centaurus A4 2.1 50-80 4.2± 0.4 4.33± 0.03 < 0.004

Centaurus A4 4.1± 0.9 4.39± 0.06 < 0.005

Centaurus A4 4.0± 1.1 4.31± 0.10 < 0.003

PKS 1549-794 29000 < 55 > 14 4.91± 0.49 0.276± 0.006

3C 390.33 2000 33 > 3 5.6+0.2
−0.8 0.146± 0.004c 702125010 85

4C +74.264 80 40 > 4 4.62± 0.25 0.045± 0.008

4C +74.264a > 0.6 4.06± 0.45 0.185± 0.026

3C 4454a 2700 60-70 18.5+0.6
−0.7 1.42+0.13

−0.08 0.034± 0.001

a: Radio-loudness parameter (R = F5/Fopt). b: Inclination angle of the radio jet axis relative to our

line of sight in degrees. c: Column density NH of the ionised wind components in 1022 cm−2.

d: Logarithm of the ionisation parameter ξ of the ionised wind components in erg cm s−1.

e: Velocity of the outflowing ionised wind components. f: ID of the XMM-Newton observation.

g: Duration of the XMM-Newton observation in ks.

1: Mehdipour & Costantini (2019), 2: Tombesi et al. (2010), 3: Ballo et al. (2011)

4: Tombesi et al. (2014), 4a: ”From the literature” in Tombesi et al. (2014)

⋆2: merged spectra (Suzaku XIS-FI). ID(Duration in ks): 700001020(42), 700001030(41), 702125010(41)

51



B.2 List of WAs in Radio Galaxy

表 B.2: 電波銀河のWA

Object z R a MBH
b Wind NH

c Wind log ξ d Wind vout
e Obs. IDf Obs. t.g

III Zw 21 0.089 200 0.72 7± 4 2.07± 0.13 −1780± 670 0127110201 16

3C 591 0.111 11 7.94 40± 2 1.20± 0.05 −3530± 130 0205390201 82

81± 8 2.42± 0.03 −1000± 120

1H 0323+3421 0.063 140 0.36 9± 2 2.17± 0.02 −830± 170 0764670101 81

7.2± 0.7 0.15± 0.12 −880± 120

PKS 0405-121 0.574 410 29.5 6± 2 1.71± 0.17 −130± 200 0202210301 82

3C 1201 0.033 2400 0.69 14± 3 2.65± 0.04 −2160± 360 0693782401 29

Mrk 61 0.019 25 1.80 116± 8 1.38± 0.06 −4000± 500 0144230101 59

PKS 0921-2131 0.053 13 0.79 8± 3 1.92± 0.12 −3540± 360 0065940501 18

3C 2731 0.158 1400 65.9 0.7± 0.2 1.90± 0.08 −3670± 170 0126700801 74

4C +34.471 0.206 110 3.16 31± 11 2.12± 0.05 −1500± 210 0102040101 8

3C 3821 0.058 1300 11.5 7± 2 2.44± 0.06 −1350± 370 0790600101 31

3C 3822 53+5
−2 3.07± 0.09 −2400± 300 ⋆2

32+8
−6 2.1± 0.1 −300± 300

3C 3825 316 2.69 −1000

3C 390.31 0.056 2000 2.87 3.7± 0.6 1.63± 0.11 −1550± 60 0203720301 53

11± 5 2.77± 0.06 +50± 100

3C 390.33 20.7± 0.1 2.3± 0.5 < 150? ⋆3

3C 390.35 5 2.08 < −600

4C +74.261 0.104 80 41.7 36± 6 1.69± 0.04 −1490± 90 0200910201 34

68± 8 2.46± 0.04 −3000± 500

4C +74.264 ∼30 ∼2.6 ∼ −3600

Mrk 8961 0.027 11 0.12 73± 6 2.23± 0.02 −130± 150 0112600501 11

PKS 2135-141 0.200 520 44.7 5± 3 2.14± 0.08 −1240± 530 0092850201 60

ESO 075-G0411 0.028 3900 - 7± 1 −0.03± 0.11 −210± 180 0152670101 57

4C +31.631 0.298 680 20.0 11± 3 −0.00± 0.20 −960± 200 0550871001 25

3C 4455 0.056 2700 2.14 1995 1.4 −10000

a: Radio-loudness parameter (R = F6/Fopt). b: Black hole mass in 108 M⊙. c: Column density NH of the

ionised wind components (xabs) in 1020 cm−2. d: Logarithm of the ionisation parameter ξ of the ionised wind

components (xabs) in erg cm s−1. e: Velocity of the outflowing ionised wind components (xabs) in km s−1.

f: ID of the XMM-Newton observation. g: Duration of the XMM-Newton observation in ks.

1: Mehdipour & Costantini (2019), 2: Ursini et al. (2018), 3: Tombesi et al. (2016),

4: Di Gesu & Costantini (2016), 5: Torresi et al. (2012)

⋆2: merged spectra. ID(Duration in ks): 0790600101(20), 0790600201(15), 0790600301(19), 0790600401(15),

0790600501(16) These time is net exposure.

⋆3: merged spectra (HETG). ID(Duration in ks): 16531(50), 16220(50), 16530(50), ?: Sign is probably negative.

†: It was calculated using SIMBAD(B) and NED(F6cm) values.
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図 B.1: Relation of radio loudness and total column density of WA.

In the plot, the marker (not circle) shows the same target. And the same color shows the same

reference. Marker; Square marker shows ’3C 59’. Pentagon marker shows ’1H 0323+342’. Star shows

’3C 382’. Triangle left shows ’3C309.3’. Plus marker shows ’4C +74.26’. The Rhombus marker shows

’Cen A’. The dashed line uses the Mehdipour+2019 equation. Black symbol shows Mehdipour &

Costantini (2019). Purple one shows Tombesi et al. (2016). Yellow one shows Di Gesu & Costantini

(2016). Red one shows Torresi et al. (2012)

100 1000 10000 100000
Radio loudness R

1022

1023

Co
lu

m
n 

de
ns

ity
 (c

m
2 )

UFO
Tombesi et al. 2014
Tombesi et al. 2010
Ballo et al. 2011

図 B.2: Relation of radio loudness and total column density of UFO.

In the plot, the marker (not circle) shows the same target. And the same color shows the same

reference. Marker; Triangle right shows ’3C 111’. Rhombus shows ’3C 120’. Octagon shows ’3C 390.3’.

Pentagon shows ’4C +74.26’. Hexagon shows ’3C445’.
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図 B.3: Relation of radio loudness and total column density of WA and UFO.

Red marker shows UFO. Black marker WA. The dashed line uses the Mehdipour+2019 equation (for

WA). (NH = 8.2× 1022R−0.8)
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