
X線でさぐる銀河の 
重元素組成

小波　さおり (首都大学東京)



自己紹介
- 小波　さおり (首都大) 
- 職：日本学術振興協会　PD 
- 東京理科大学大学院博士過程卒 
- 専門：X線天文学 
（データ解析、次期X線衛星ASTRO-Hチームメンバー) 

!

- むかし、夏の学校の事務局やってました



本日のアウトライン
1. なぜ元素か 

2. なぜX線か 

3. X線でさぐる銀河の元素組成 

4. 銀河から銀河団への元素拡散 

5. 次期X線衛星でさぐる宇宙の元素合成史
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①宇宙初期に生成 
②星内部での核反応、 
または星が死ぬ時に生成

一番星の誕生！

元素組成は過去の情報を 
もっている

宇宙誕生 
（ビッグバン）

現在 
（137億年）元素組成は、宇宙の化学進化をさぐるよい手がかり！

NASA/WMAP
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安定なFeまで 
反応が進む

- 星の進化 -
元素の生成

星内部で起こる核融合反応によって元素が生成される



星の進化の最後に起こす爆発 (超新星爆発)によって
宇宙空間にばらまかれる

Ia型超新星爆発 重力崩壊型超新星爆発

星内部で起こる核融合反応によって元素が生成される

◆ 軽い星 ( < 8 Msun) 

◆ 白色矮星へ他の星 (連星系)から
の質量降着により、チャンドラセ
カール質量を超えると爆発 
◆ Feを多く供給する

◆ 重い星 ( > 8 Msun) 

◆ Fe中心コアの重力崩壊に
よる爆発 
◆ O, Ne, Mgを多く供給する 

星の質量によって供給する元素が異なる

- 超新星爆発 -
元素の供給



各超新星爆発の元素組成

Z/
Fe

 (個
数
比

)

重力崩壊型超新星爆発 (重い星) 
(理論計算/Nomoto+06)

Ia型超新星爆発 (軽い星) 
（理論計算/Iwamoto+99）

太陽組成 
（観測/Lodders+03）

Ia型とII型の足し合わせ
になっている

元素組成比からどのような星がどれくらいの割合で 
生成されてきたかを推測できる 
　　宇宙における星形成史の解明
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X線で観えるもの

      高温プラズマ

楕円銀河 (M86 M84)
可視光～ 103 K X線～ 107 K

- 可視光より広がった放射 
- 可視光と異なる物理量を反映

星、ガス
(ISASニュース 2002.2)



X線の放射メカニズム

1. 熱的制動放射…プラズマ中の自由電子がイオンとの  
　　　　　　　　相互作用により放出される放射

電子のエネルギー分布がボルツマン分布の
ため、連続的な成分X線

イオン

自由電子

放射媒体 (主に銀河/銀河団) …  
衝突電離平行状態の高温プラズマ

-+
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 強
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X線の放射メカニズム

2. 輝線放射…プラズマ中の自由電子がイオンの電子を  
　　　　　　衝突励起することにより起こる放射

自由電子

X線-
+

-
-

+ -
-

エネルギー (keV)

 強
度

放射媒体 (主に銀河/銀河団) …  
衝突電離平行状態の高温プラズマ



◆他の波長より物理過程がシンプル 
➢放射過程がシンプル (熱平衡と見なせ、放射は
熱制動放射と元素の輝線の足し合わせ) 

➢輝線強度の計算がシンプル (X線のエネルギー
帯域では、多くの元素が水素状 or ヘリウム状
イオンになっている） 

◆最低限必要な元素が全て検出できる 
➢ X線スペクトルには、O, Ne, Mg, Si, Feの輝線
が見える

なぜX線で元素組成を探るか



X線で観るために
⦿ X線は地上まで届かない 

電波 電
磁

波
が

吸
収

さ
れ

る
高

度

光赤外

波長

(ASTRO-HのHPより)



はくちょう 
(1979-85)

てんま 
(1983-88)

ぎんが 
(1987-91)

あすか 
(1993-01)

すざく 
(2005-)

次期X線天文衛星 
ASTRO-Hへ！！ 
（２０１５年 
打ち上げ予定）

日本のX線天文衛星

(ISAS/JAXA)

(ISAS/JAXA) (ISAS/JAXA)
(ISAS/JAXA)

(ISAS/JAXA)

(ISAS/JAXA)

(ISAS/JAXA)



X線天文衛星「すざく」
◆ 日本で５番目のX線天文衛星 
➢ 現在運用中 

◆ エネルギー帯域 (0.2-700 keV) 
➢ 1 eV 〜 1240 nm 〜 104 K

➢ X線CCDカメラ XIS (0.2-12 keV) 
➢ 低いX線バックグラウンド 

➢ シャープな検出器応答関数

酸素やマグネシウムの輝
線を検出できるように！！

◆ 搭載されている検出器 (1部のみ)

(ISAS/JAXA)

(Koyama+07)



現在稼働中のＸ線天文衛星

Chandra 
 (米, 1999)

XMM-Newton 
(欧, 1999)

すざく  
(日, 2005)
(ISAS/JAXA)(ESA)(NASA)



現在稼働中のＸ線天文衛星

集光面積

分光能力

エネルギー 
帯域

解像度 高い

大きい

高い

広い

Chandra 
 (米, 1999)

すざく  
(日, 2005)

XMM-Newton 
(欧, 1999)

(ISAS/JAXA)(ESA)

(NASA)
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銀河
楕円銀河 (不規則銀河)渦巻銀河

主な星 古い 若い 若い

冷たいガス 
（星のもと） ほぼない 多い

星形成 していない している 爆発的にしている

高温ガスの起源
小中質量星からの質量放出 

+  
現在起こっているSN Ia

恒星のガス +  
現在起こっているSN

©NASA ©NASA©SDSS



可視光 X-ray

楕円銀河中の重元素
楕円銀河

星の質量放出 
（O, Ne, Mg, Si, Fe）

現在起こっているSN Ia 

 (Fe)
＋

- 星形成率が低い 
- ほとんどの星が小中質量星で古い 

- X線を放射する高温プラズマは星よりも  
より広い領域に分布

星間ガス中の重元素

星 高温プラズマ

星のガスは、その星ができた当時のガス

- 元素もその当時の元素 
- 元素組成比は当時の星形成の情報をもっている

©NASA ©NASA



手法 Fe

高温プラズマ
これまでのX線衛星 (ASCA, XMM, 

Chandra)による観測
〜 1 太陽組成

星 +  
現在のSN Ia

可視光観測 +  
現在のSN Iaの発生頻度

〜 2 太陽組成

「星と現在のSN Iaで生成された量」が「高温プラズマで測定された量」と矛盾 

現在まで測定された 
高温プラズマ中の重元素組成

Feの組成

O/Fe, Mg/Fe, Si/Feの組成比

Mg/Fe, Si/Fe O/Fe
高温プラズマ 

（X線） 〜 1 太陽組成 〜 0.5 太陽組成

星 
(可視光)

> 1 太陽組成 
(II型 like)

• Mg/Fe, Si/Fe: 
Feの組成を考えると星の
組成とconsistent 
• O/Fe: 
酸素だけ低い？



可視光観測とX線観測の補完性

(Kuntschner+10)(Kuntschner+10)

（re: 可視光で全体の光度の半分が含まれる半径）可視光とX線による観測の比較

元素組成、組成比ともに速度分散σに比例

対象 測定範囲 メリット デメリット

可視光 星  < r 星だけの組成を
測定できる

1. 範囲が中心領域のみ 
2. 元素組成の見積もりが
星の年齢に大きく依存

X線 高温プラズマ 〜 銀河全体を　　
測定できる

星と現在のSN Iaの足し合
わされた元素組成を測定



(Konami+14) 
天文月報7月号

楕円銀河の 
元素組成比の調査

- 鉄が少ない？ 
- O/Feなどの元素組成は？

- 低バックグラウンドで 
酸素/マグネシウム輝線に 
高い感度をもつ「すざく」 
で調査 

- 楕円銀河13天体、 
S0銀河4天体を解析



スペクトル解析 
ー NGC4636 ー  

銀河中の連星系の放
射の足し合わせ

バックグラウンド成
分

1 温度の衝突電離平衡プ
ラズマモデルで再現 
（APEC code）



結果　ー 元素組成 ー  

＊全ての銀河の元素組成(O, Ne, Mg, Si, Fe)はおおよそ1 太陽組成 
＊形態 (楕円 vs レンズ状)や環境 (銀河団中 vs 外)でも違いは見られない

高温プラズマの温度 (keV)

楕円、銀河団の中  
楕円、銀河団の中 
楕円、銀河団の外 
レンズ状、銀河団の中 
レンズ状、銀河団の外

酸
素

　
(太

陽
組

成
)



結果　ー 元素組成比 ー  

高温プラズマの温度 (keV)

楕円、銀河団の中 
楕円、銀河団の中 
楕円、銀河団の外 
S0、銀河団の中 
S0、銀河団の外

O
 /

 F
e 

(個
数

比
)

2 太陽組成

1 太陽組成

0.5 太陽組成

＊全ての銀河の元素組比 (O/Fe, Mg/Fe, Si/Fe)はおおよそ1 太陽組成 
＊形態 (楕円 vs S0)や環境 (銀河団中 vs 外)でも違いは見られない



現在起こっているSN Iaから供給されたFe

- 星間ガス中のFeはそれぞれ、 
SN Ia: 70%, SN CC 30%の割合で供給

Fe
 (

so
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r)

高温ガスの温度 (keV)
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)

重力崩壊型 (SN CC) 
(Nomoto+06)

太陽組成 
(Lodders+03)

Ia型 (SN Ia) 
(Iwamoto+99)

重み付き平均値 (重元素組成)

-Feの重み付き平均値は 0.8 太陽組成 

à ~0.56太陽組成が現在のSN Iaから供給 



考察　　ー Feの組成 ー  

à 高温プラズマの鉄の量が少ない？ 

Fe (太陽組成) 手法

高温プラズマ 
(現在のSN Ia分)

〜 0.8 
(〜0.56)

X線スペクトル解析 
全体の重み付き平均

現在のSN Ia 2.8 – 13.9 
可視光観測 +  

現在のSN Iaの発生頻度  
(可視光観測)から計算

＊高温プラズマに十分混ぜられる or 暖められる前
に銀河間空間に逃げた ? 
   - Tang & Wang (2010)によるシミュレーションで
はアウトフローにより外側へ逃げていくFeを再現

銀河からの元素供給を示唆
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スターバースト銀河
１年間に作る星の量：天の川銀河 　　　〜1 Msun 
   スターバースト銀河　               10 Msun

爆発的に星を作る　　　次々に星が爆発する　 　 ガスが外に吹き出す

スターバースト銀河は銀河間空間に物質を供給している有力候補

> 
〜

青：高温プラズマ　その他：星、ガス

©NASA ©NASA©NASA



XISの視野  (17’)

アウトフロー
領域

17 kpc

 銀河円盤
（可視光）

cap (Tsuru et al. 2007)

Wind-3

Wind-1

Wind-2

スターバースト銀河　M82

「すざく」イメージ (0.3–3 keV)



(Tsuru+2007)

O Ne Mg Si S Fe

Wind-3

Wind-1
Wind-2

cap

SNe	  CC	  
(	  Nomoto+06)

太陽組成 
	  (Lodders+03)

SNe	  Ia	  	  
(Iwamoto+99)

M82の重元素組成比

すべてのアウトフロー領域で重元素組成比が 
SN CCに近い値を示した

(Konami+11)



starburst  
galaxy

(Yamasaki+09)

(Tsuru+07)

(Konami in prep.)

non-starburst (Konami+10)

(Konami+11)

O Ne Mg Si S Fe

SN	  CC 
(	  Nomoto	  et	  al.	  2006)

 太陽組成 
(Lodders	  2003)

SN	  Ia	  
(Iwamoto	  et	  al.	  1999)

Comparison of Metal Abundances

Wind-3

Wind-1
Wind-2

他の星形成銀河の重元素組成比

スターバースト銀河はSN CCの元素を効率 
よく銀河間空間に供給している



拡散された元素の行方 
- 銀河団の元素組成比 -

- 銀河団の元素組成は1990年代 
から測定されている 

- XMM, すざく衛星により、 
銀河団に付随する高温プラズマ 
から多量の元素 (O, Ne, Mg,  
Si, S, Fe)が検出 

- 元素量、元素組成比から銀河団、 
宇宙の化学進化、形成史に迫る

「すざく」で観測された 
Fornax銀河団  (Matsushita+07)



銀河団の元素組成比 (Sato+07)

No. 1, 2007 SNe Ia AND II CONTRIBUTIONS TO ICM METALS L43

Fig. 1.—Fit results of each elemental mass for (a) AWM 7, (b) A1060, (c) NGC 507, and (d) HCG 62. Top panels show the mass within the whole observed
region (black) and within (red) fit by . Blue dashed and solid lines correspond to the contributions of SNe Ia0.1r {N [(SNe Ia yield)! (N /N )(SNe II yield)]}180 Ia II Ia
(W7) and SNe II within , respectively. Ne (atomic number p 10) is excluded in the fit. Middle and bottom panels indicate ratios of data points to the best0.1r180
fit, and fractions of the SNe Ia contribution to total mass in the best-fit model for each element, respectively.

- 各銀河団の重元素組成比を求め、II型 (CC型)とIa型超新星爆発の
回数比を計算した 

- II型/Ia型の回数比はどの銀河団でもおよそ3.5となった

各
元
素
の
質
量

 (
太
陽
質
量

)

　　　　O Ne Mg Si S 　　　　　Fe

(Sato+07)
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銀河団外縁部の元素測定 (Werner+13)

「すざく」で観測された 
ペルセウス銀河団 (Urban+14)

- ペルセウス銀河団を外側 
まで観測 

- 鉄の分布を~ 1.5 Mpc (~r200)  
まで測定し、ほぼ一様に 
分布していることを解明 

- 銀河の分布と一致していな 
ことから、銀河団が形成さ 
れる前に元素が拡散された？ 
(Werner+13)
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EUREKA   

彼らは近傍銀河団の ICMに含まれる鉄の質量を，
2次元の半径 r以内の積分値MFe（r） として測定
し，それを文献から求めた近赤外光 （Kバンド） 
の2次元積分した表面輝度L（r）と比べ，いわゆる
Iron-Mass-to-Light Ratio （IMLR），つまりMFe/L
を計算したのである （Lを3次元に逆射影するこ
とが難しいため，3次元半径Rではなく2次元半
径 rを用いた）．すると図3のように，近傍銀河団
では常に中心で IMLRが顕著に低下することが判
明した 16）．鉄の代わりにシリコンや酸素を用い
ても，大勢は同じであった．ICM中の大量の重
元素は，その生産現場であるメンバー銀河より
ずっと周辺部まで分布していたのである．
この IMLRの挙動は，「銀河たちは形成当初か
ら中心部に集中しており，それらの出す重元素の
多いガスはポテンシャル勾配に逆らって周辺にま
で運ばれた」か，「銀河たちが重元素を ICM中に
放出しつつ，徐々に銀河団の中心に落下してき
た」かのどちらかを意味する．前者はCFと逆の
過程なので，それが起きるにはCFを止めるのに
必要なのと同程度のエネルギーが必要となる．仮
に銀河形成の初期に II型超新星の連鎖により想像
以上に強い銀河風が吹いたとしても，酸素は鉄よ
り大きく広がるはずで，観測結果と矛盾する．

よって「銀河が落下してきた」ことが示唆され，
研究は核心に近づいたと実感したのである．

5.　いよいよ本丸へ
5.1　方法論
残る「本丸」を攻めるには，宇宙年齢かけてメ

ンバー銀河がポテンシャルの底へ落下してきたこ
とを実証する必要がある．それには赤方偏移の異
なる銀河団を可視光とX線で観測し，2次元で積
分した表面輝度L（r） を，同様に積分した ICMの
質量MICM（r）で割って，Galaxy-Light-to-ICM- 
Mass Ratio （GLIMR） と呼ぶべき量L/MICMを求
め，その進化を調べればよい．LをMICMで割る
のは，ICMと銀河の分布の相対関係に注目する
ため，またRではなく rを用いるのは，4.3節の
IMLRと同様な理由からである．

X線データは多数が公開されており，その解析
手順も確立している．輪切りスペクトル群から
バックグラウンドを差し引き，逆射影して3次元
での放射率を求め，そこから3次元の ICM密度
（ほぼ放射率の平方根） を出し，それを2次元に射
影して中心から積分すればMICM（r） となる．
難しいのはL（r） だった．X線と違い，前景・

背景の銀河の寄与が多大で，それらを除去し，メ
ンバー銀河を同定しないといけない．ところが文
献には，なかなかメンバーシップ情報がない．光
学観測の専門家に相談しても，「そんなデータ
ベースはないし，分光観測で赤方偏移を測らない
とメンバー同定は難しい」との返事が返ってく
る．
5.2　新しい光学データ
そんななか，北口貴雄らが苦心の末，遠方銀河

団CL 1358＋6245 （z＝0.33） の文献データを用
い，研究の最初のステップを刻んでくれた 18）．
次いでこの研究に興味を示し参加してくれたの
が，スローンデジタルスカイサーベイ（SDSS）
データで重力レンズ探査を専門とする共著者の稲
田（当時は理研基礎科学特別研究員）であった．

図3 近傍の14個の小規模銀河団（もしくは銀河群）
における IMLRの2次元半径分布 17）．いずれも
r＜100 kpcで中心に向け急激に減少する．

銀河団中の銀河と元素分布の関係 (Gu+13)
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きり見えてきた瞬間であった．
可視光の表面輝度の代わりに銀河の個数を用い
ても，本質的に同じ結果が得られた．また ICM
の質量の代わりに，ICMの静水圧平衡を仮定し
て求めた全重力質量でL（r） を割っても，三つの
サブサンプル間で顕著な進化が見られた．
5.4　誤差を慎重に評価
図5でGLIMの進化が見えたが，これが選択効

果や観測のバイアスであってはぬか喜びに終わっ
てしまう．実際，遠方ほどよりリッチな銀河団を
選びやすく，絶対等級の明るいメンバーを選んで
おり，より青い静止系波長で観測している．われ
われはこうしたバイアスを一つずつ評価し，いず
れも結果に影響しないことを確認した．一例とし
て，これまですべて I-バンドを用いていたのに対
し，対象のzに応じ，バンドをB, R, Iと変え，ほ
ぼ同じ静止系波長を見るようにしても，結果は影
響されなかった．このあたりは銀河の光学観測の

図4 34個の銀河団サンプルのうち，2個の代表例の解析結果．左列はRX J1044－0704 （z＝0.132），右列はRX 
J0030＋2618 （z＝0.500） のもの．上段はバックグラウンドを含む Iバンドの表面輝度分布，中段はバックグラウ
ンドを引いた ICM電子の柱密度分布．下段は，2次元で積分した表面輝度 （黒） と，ICM質量 （青） の分布 19）．
横軸は半径をR500で規格化したもので，中段は3次元，あとは2次元．

図5 銀河団の中心から積分した可視光表面輝度
L（r）を，同様に積分した ICMの柱質量密度
MICM（r） で割った比 （GLIMR） を赤方変移の
異なる三つのサブサンプルで平均した結果 19）．
白抜きは，色等級フィルター法，ベタは，
バックグラウンド差し引き法の結果．青い三
角は，分光的にメンバーが同定された近傍銀
河Abell 1650 （z＝0.083） に対する結果．

　中心からの距離 (1/r500)銀
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度
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対
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高
温
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の
質
量
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(Gu+13)
z=0.45-0.89
z=0.22-0.45
z=0.11-0.22

- 高温プラズマ中の鉄が銀河光度に対してより外側に広がっている 
- 銀河団形成初期は一様に分布していた銀河が、形成後、元素をば
らまきながら中心まで落ちてきた？ 

- 銀河と高温プラズマが相互作用



まとめと今後の課題
• 銀河から銀河団への重元素供給が間接的、直接的
に示されてきた 

• 銀河団には多量の重元素が含まれ、その分布や供
給の割合(SN)はわかってきた 

• それらがいつ、どのように供給され、現在の構造
に形成してきたかはまだ明らかになっていない



本日のアウトライン
1. なぜ元素か 

2. なぜX線か 

3. X線でさぐる銀河の元素組成 

4. 銀河から銀河団への元素拡散 

5. 次期X線衛星でさぐる宇宙の元素合成史



イラスト 池下章裕氏/提供 JAXA

次期X線天文衛星 
ASTRO-H



次期X線天文衛星 
ASTRO-H

はくちょう 
(1979-85)

てんま 
(1983-88)

ぎんが 
(1987-91)

あすか 
(1993-01)

すざく 
(2005-)

次期X線天文衛星 
ASTRO-Hへ！！ 
（２０１５年 
打ち上げ予定）

(ISAS/JAXA)

(ISAS/JAXA) (ISAS/JAXA)
(ISAS/JAXA)

(ISAS/JAXA)

(ISAS/JAXA)

(ISAS/JAXA)



マイクロカロリメータ　SXS
- 従来のＸ線衛星搭載の分光器に比べ、 
圧倒的な高エネルギー分解能 (7 eV)
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小型衛星DIOS 
(Diffuse Intergalactic Oxygen Survey) 1.5 m

5.9 m
- バリオンの半分以上は大規模構造に付随
する「温かい」ガス 

- 未だ観測されていない (ダークバリオン)
(Yoshikawa+01)
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本研究の目的は、超低密度ガス観測のフロンティアを開拓することである。現在までのX線衛星に
より、熱平衡に達したガスはモデル化もよく行われ、理解が進んできたが、中でも密度の極めて低いガ
スは、その輝度の小ささから現在の観測装置では測定に限界があった。しかし、近年ではエネルギー
分解能の向上により、低密度なガスの電荷交換反応や共鳴散乱線を探れるようになってきた。申請者
は、これらの輝線構造を用いた低密度ガスの新しい探査方法を、ASTRO-H衛星搭載 SXS検出器を用
いた観測で確立し、さらに大きな集光面積と高エネルギー分解能を有する 2020年打ち上げをめざす
DIOS衛星を用いて、超低密度ガス観測を確立したい。

1. 研究の目的と学術的背景

現在までのX線衛星の観測により、力学平衡や
熱的平衡に達した天体や高温ガスはよくわかってき
たが、宇宙には未検出で理解の進んでいない物質
が多く残されている。その例としては以下があげら
れる。

• ダークバリオン
• 銀河、銀河団周辺の低密度領域
• 星形成銀河から流出するガス
• 超新星爆発により熱化される途中のガス
• 惑星をとりまく低密度大気

図 1は、縦軸に天体のスケール、横軸に密度のグラ
フにそれぞれの天体を示した。熱化された高温ガス
の光度は密度とそのスケールに依存するため現在の
装置では観測に限界があり（図 1点線）、より低密度
かつ空間的に広がった天体は測定が困難であった。

図 1: 縦軸に天体のスケール、横軸に密度をと
り、各天体を示した。点線は現在の検出器で
の測定限界を示し、右側が現在まで観測され
ている領域、左側が本研究で探る新しい領域
を示している。

しかし近年、X線ではエネルギー分解能の改良により、低密度なガスを電荷交換反応や共鳴散乱と
いった輝線放射の構造から探ることが可能になってきた。申請者は、現在まで「すざく」衛星による研
究で、注意深いスペクトル解析の結果、スターバースト銀河M 82や超新星残骸から電荷交換反応の兆
候を見つけている [2, 5]。さらに、次期X線衛星ASTRO-Hに向けた共鳴散乱線の検出可能性につい
てのシミュレーション研究を、X線宇宙物理の第一人者である Rashid Sunyaevや Eugene Churazov
と協力して進めてきている。そこで、本研究では電荷交換反応や共鳴散乱という輝線放射に着目して、
宇宙の低密度フロンティアの開拓を目指す。いずれの反応も 10−16 cm−2という大きな反応断面積を
もち、実際、電荷交換反応によって彗星や火星から蒸発するガスがＸ線だけで捉えられている。さら
に、これらは禁制線や共鳴線という特定の輝線だけを強く出すため、分離するためには 5 eVほどのエ
ネルギー分解能をもつマイクロカロリメータによる観測が必須である。

44

�������(SPH simulation)

�
�
�



�

�
�

�
�
�
�
�
�
	

�
�
�
�
�
�
�

Y
oshikaw

a et al. (2001)

44

�������(SPH simulation)

�
�
�



�

�
�

�
�
�
�
�
�
	

�
�
�
�
�
�
�

Y
oshikaw

a et al. (2001)

44

�������(SPH simulation)

�
�
�



�

�
�

�
�
�
�
�
�
	

�
�
�
�
�
�
�

Y
oshikaw

a et al. (2001)

44

�������(SPH simulation)

�
�
�



�

�
�

�
�
�
�
�
�
	

�
�
�
�
�
�
�

Y
oshikaw

a et al. (2001)

銀河団高温プラズマダークマター

ダークバリオン銀河



Effective Area
200 cm
   (> 100 cm

F. o. v 50' diameter

SΩ ~ 150 cm

Angular resol. 3' (16 x 16 pix)

Energy resol. 2 eV (FWHM)

Energy range 0.3 – 1.5 keV

Mission life > 5 yr

小型衛星DIOS 
(Diffuse Intergalactic Oxygen Survey)

The Astrophysical Journal, 734:91 (18pp), 2011 June 20 Takei et al.
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Figure 1. Emission spectrum in a 2.′6 × 2.′6 area taken in a 1 Ms observation with Xenia CRIS, assuming an energy resolution ∆E = 1 eV. Black: sum of the Galactic
foreground and unresolved extragalactic background. The Galactic O vii triplet and the O viii Kα line at z = 0 are flagged. Red: contribution from the extragalactic
gas. The O vii and O viii lines at z = 0.033 are indicated in the plot.
(A color version of this figure is available in the online journal.)

the CRIS angular resolution (goal). For this purpose, we search
for emission lines in each of the 128×128×7 mock spectra us-
ing a two-step procedure. (1) We identify the O vii (triplet) and
O viii lines by searching for local maxima in the appropriate en-
ergy range of the spectrum. (2) We compute the SB of each line
by summing the flux over energy bins redward and blueward of
the line maximum and stop whenever the surface brightness SBth
in the bin drops below 7 × 10−3 photons s−1 cm−2 sr−1, which
is smaller than the typical line-detection threshold for a 1 Ms
observation with CRIS, as we will show Section 3.2. A simple
example serves to clarify the procedure. To identify O viii lines
produced in the redshift range z = [0, 0.065] we search for
local maxima in the energy range [0.613, 0.653] eV, where the
lower bound is the redshifted energy of an O viii photon emit-
ted at z = 0.065. The centroid of the line is identified with the
maximum and its intensity is obtained by summing over all con-
tiguous energy bins with SB above that of the selected threshold.
This strategy, which minimizes the chance contamination from
gas at different redshifts, cannot be applied to real spectra since
we lack the information of the redshift of the gas responsible
for the line emission. This effect is discussed in Section 6.1.

Detectable WHIM lines are rare and it is unlikely to find two
of them in the same mock spectrum. On the other hand, when
approaching the SB threshold, several weak emission lines start
to appear. They are typically clustered around stronger lines
and are thus likely to be physically associated to the same line-
emitting element. Therefore, all these lines would spoil line
statistics since they would oversample the same line-emitting
regions. To circumvent this problem, we have adopted a simple
criterion: we merge together all lines that are separated by a
number of energy bins smaller than some minimum amount
nbin. In our analysis, we have adopted nbin = 8 (corresponding
to 8 eV) after having checked that the number of lines with
0.1 photons s−1 cm−2 sr−1 (strong enough to be hopefully
detected by next-generation instruments) depends neither on
nbin nor on SBth.

To confirm that our B2 model fulfills the current constraints
on the soft X-ray diffuse background, we have compared the
total SB predicted by the model in the [0.65, 1] keV band
with that measured by Hickox & Markevitch (2007a) after
removing the contribution from all known sources. According
to the model, the WHIM contribution to the SB contributed
is (3.6 ± 0.3) × 10−13 erg cm−2 s−1 deg−1, safely below the
observed value of (1.0 ± 0.2) × 10−12 erg cm−2 s−1 deg−1. The
more conservative B1 model, which predicts a lower SB is also
obviously in agreement with observations.

3.1. Line Statistics

After having identified all O vii and O viii emission lines in
the mock spectra, we can compute their cumulative number
per unit redshift as a function of the line SB. The top panel
of Figure 2 shows the case of the O vii triplet whose SB is
the sum of the three lines. The black continuous curves refer
to model B2 while the red dashed curves refer to model B1.
For each model, the upper curve accounts for the gas emission
from all gas particles along the line of sight and the lower curve
considers only the contribution from the “WHIM phase” (see
Section 2.1). In the B2 model, the lines contributed by the warm-
hot gas constitute a significant fraction of the total. However,
this fraction decreases with the SB of the lines. It ranges from
∼100% for the weakest line to ∼5% for the brightest one. This
result shows that the possibility of detecting the WHIM emission
lines increases when decreasing the line-detection threshold
and clearly illustrates the need for increasing the sensitivity
of next-generation instruments. Model B1 predicts ∼30% less
lines than model B2, as expected. The difference among the
models is almost independent of the line SB. For a reference line
SB of 0.1 photons s−1 cm−2 sr−1 (matching the typical detection
threshold for next-generation X-ray spectrometers as we will
show), the expected number of detected lines is of the order of
unity, indicating that the chance of multiple line detections in a
pixel is rather small.
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Figure 7. Slice of gas density contour (top) and O emission map (bottom) at
z = 0.2117–0.2317, corresponding to comoving distance of 603–657 h−1 Mpc.
The field of view is 5.◦5 × 5.◦5. The blue region of the top panel corresponds to
ρgas/⟨ρgas⟩ = 75, while the green region corresponds to ρgas/⟨ρgas⟩ = 10. The
red regions (blobs) show where both O vii and O viii lines are identified with
>5σ significance, with 1 Ms exposure by Xenia CRIS-like instrument.

signpost for the WHIM since it probes gas with T ∼ 106.6

K. However, its emission line is too close to the Fe L lines to
eliminate the risk of spurious detection. Finally, the energies of
the redshifted N and C lines are typically found at the edges of
the instrumental range, where a forest of emission lines due to L
and M transition of heavier metals exists. For all these reasons,
we search the spectra for emission systems characterized by the
O vii Kα resonance and O viii Lyα pair and do not look for
additional ion lines.

Figures 7 and 8 compare the three-dimensional distribution of
the selected O vii + O viii line systems (lower panels) with the

Figure 8. Same as Figure 7, but slice at z = 0.0805–0.1004, corresponding to
comoving distance of 237–294 h−1 Mpc. The field of view is 5.◦5 × 5.◦5.

spatial distribution of the gas in the simulation (upper panels).
Both figures show the same FOV of 5.◦5×5.◦5, corresponding to a
6×6 mosaic with CRIS, but refer to two different redshift slice.
Figure 7 refers to the redshift interval z = [0.2117, 0.2317]
corresponding to a 54 h−1 Mpc slice at a comoving distance of
630 h−1 Mpc in the cosmological model of the hydrodynamical
simulation. Figure 8 shows a much closer slice of 57 h−1 Mpc
at a comoving distance of 265 h−1 Mpc, corresponding to
z = [0.0805, 0.1004].

In the gas map, the blue regions correspond to isoden-
sity surfaces drawn at ρgas/⟨ρgas⟩ = 75. The green surfaces
correspond to regions characterized by smaller overdensity
ρgas/⟨ρgas⟩ = 10. At these overdensity levels the spatial distri-
bution of the gas in the simulation is characterized by the well-
known network of filaments punctuated by virialized structures
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correspond to regions characterized by smaller overdensity
ρgas/⟨ρgas⟩ = 10. At these overdensity levels the spatial distri-
bution of the gas in the simulation is characterized by the well-
known network of filaments punctuated by virialized structures

11

(Takei+11)

大規模構造の 
３次元マッピングへ！！

DIOS観測のシミュレーション結果
実際の 
分布

DIOS 
２年分

静止系 (我々の銀河)
　z = 0.033のWHIM

(z~0.2, Takei+11)



まとめと今後の課題
• 銀河から銀河団への重元素供給が間接的、直接的
に示されてきた 

• 銀河団には多量の重元素が含まれ、その分布や供
給の割合(SN)はわかってきた 

• それらがいつ、どのように供給され、現在の構造
に形成してきたかはまだ明らかになっていない

- ASTRO-H, DIOSで元素/エネルギー供給や、
構造形成の現場の直接検出が可能に！！


