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内容

• Ｘ線将来計画の概要

&  ASTRO‐H への動機

• 高分解能Ｘ線分光でわかること

• 広帯域Ｘ線分光でわかること

• Extra success



これまでのX線天文衛星

NuSTAR     アメリカ
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MAXI 日本

（Mitsuda 2009
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主なＸ線将来計画と方向性

・高分散分光（E/ΔE～1000）： ASTRO‐H(2016‐),  Athena(2028‐),
DIOS

・硬Ｘ線（E>10 keV）& 広帯域： ASTROSAT(2015‐), ASTRO‐H(2016‐)  
NGHXT

・広視野サーベイ： eROSITA(2017‐),  DIOS,  WF‐MAXI

・時間分解能： NICER (2016‐)

・偏光： XIPE,  PRAXyS, IXPE

※ 日米欧に加え、インド(ASTROSAT)、中国（？）が参入

赤：approved



What is ASTRO‐H?
The 6th X‐ray satellite to be launched from Japan in fiscal year 2015

Suzaku (6m, 1.7t)

ASTRO-H

14m, 2.7t

2005‐2015

～2.7



More than 200 scientists  
from Japan/US/Europe/Canada

Takahashi et al (2014) SPIE paper

ASTRO-H Team Members



Capabilities (Schematic)



ASTRO‐H capabilities

High‐resolution spectroscopy  
(20 ‐30  times better than CCD)

Hard X‐ray imaging
(similar to NuSTAR)

Wide‐field CCD
(similar to Suzaku)



What’s new?
1. High resolution (E/ΔE～1000) X‐ray spectroscopy 

First time for extended sources at  0.3‐12 keV
or point‐like sources at  4‐12 keV

2. Simultaneous observations with: 
‐ Hard X‐ray imager:  E=5‐80 keV, FOV=9’ 

(similar to NuSTAR)
‐ Soft X‐ray CCD:  E=5‐12 keV, FOV=35’

Trade‐off: 
‐ Spatial resolution >1’  
‐ Lower effective area than Suzaku, XMM

Galaxy clusters, particularly at low‐z, are amongst the key targets.



Ｘ線で何が見えるのか？
・熱的ガス： T ＞106K、V>100 km/s (陽子)

主に制動放射 &  高階電離イオン輝線

e.g. He-like Fe 6.7 keV (1s2p-1s2)

・非熱的電子： V～c 相対論的

シンクロトロン放射：

逆コンプトン散乱：

・中性（に近い）重元素

反射・蛍光放射 e.g. 中性 Fe 6.4 keV (Kα)
吸収

など。 スケールは、高密度天体から銀河団まで様々。

強度∝n2



Optical （∝nstar）

Why X‐rays for galaxy clusters?

～80% of baryon content  is X‐ray emitting gas 
Emissivity ∝n2   → higher contrast against background
However, E/ΔE < 50 by CCD  → E/ΔE～1000 by  ASTRO‐H

X‐rays （∝ngas2）

1E0657‐56 at z=0.3 by Chandra
(Markevitch & Vikhlinin 2007)

Shock
front

Cold front
(contact 
discontinuity)



銀河団：構造形成の現場

Bullet cluster (1E0657‐56) @ z=0.3 
(Clowe+08)
カラー:  X‐ray (collisional gas)
等高線: weak lensing (collisionless DM)

Mach number ～ 3.0 (γ=5/3) 
Vpreshock ～4700 km/s 
Vpostshock～1600 km/s
(Markevitch & Vikhlinin 2007)

1’=270 kpc

・衝撃波の存在: 

ショック面 ・DMとガスの分離: 
σSI/m <  1～5 cm2/g

素粒子モデルに依存しない制限

(Markevitch et al. 2004)

Kinetic energy ～1064 erg

接触不連続面
（コールドフロント）

頻度？ ガス物理？
星形成？ 粒子加速？



宇宙論的ガスの運動

1. Internal  shocks
既に加熱されたガスの衝突
or  AGN 等によるフィードバック
低マッハ数(2～4), 高密度

2. External shocks
冷たいIGMへ外から降着
高マッハ数(～100),  低密度
観測では未検出

3. 乱流？
理論・観測ともに不定
粒子加速、圧力への寄与？

Ryu et al. (2003)
Cosmological mesh simulation
ΛCDM,   L=100 Mpc/h, 

M

密度 Internal shock

external shock 速度

いずれも速度構造は測定されていない
→ ASTRO‐Hをはじめとする高分散X線分光
(cf.  Suzaku による示唆 Tamura+2010)
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CCD spectrum of a galaxy cluster

Perseus center
Suzaku 35 ks 

ΔE 〜150 eV

Fe24+      
S15+      

Si13+      

Mg11+

Fe(L shell)

Continuum     → Te
+ geometry → ne

Line intensity → Z 

Provided by 
K. Matsushita



ASTRO‐H vs. CCD

O7+      
Mg11+

Si13+      

S14+,15+      

Fe24+      

Fe25+      

N6+      

Ca18+,19+      
Ar16+,17+      

Fe(L shell)

Si12+      
CCD

ASTRO‐H
mock 100 ks

Perseus center

Fe25+
7.0 keV    

6.7 keV (rest frame)

CCD

Fe24+      

ASTRO‐H

Provided by 
K. Matsushita



エネルギー分解能の必要性

1. 輝線のシフト：バルク運動

視線速度分散

Einstein coeff. for 
He‐like Fe @ 6.7keV2. 輝線の広がり： ランダム運動

natural

thermal

turbulent

V～100km/s の測定には、検出器分解能 <  7eV が必要
&  複数の元素の組み合わせ ⇒ Tion と乱流の分離

+

+

+
instrumental

FWHMs



Impact on ICM properties 

Vturb,1D

Velocity of 100 km/s corresponds to 

for isotropic turbulence. 

for bulk motion, and  

,1D



Mock observations by ASTRO‐H
Perseus cluster
@ z=0.018

Ｘ線で最も明るい銀河団

中心部に弱いショック、
バブル等、中心銀河
との相互作用の兆候

視野=3’×3’ 
空間分解能=1.3’

Chandra image
& ASTRO‐H FOV  



Mock spectra for Perseus center (100ks)  

He‐like Fe‐K complex
at Erest=6.7 keV

CCD FWHM

(resonance)
w

(forbidden)
z

y x
(intercombination)

１D乱流速度分散

検出器系統誤差
70 km/s (1σ)
＝熱エネルギー

の <１％



He‐like “triplet” 

Porquet (2000)

Resonance line (w)
1s2p S=0  L=1  J=1  → 1s2  

Intercombination lines (x,y)
1s2p  S=1  L=1  J=2,1 → 1s2 

Forbidden line (z)
1s2s  S=1  L=0  J=1  → 1s2 

2S+1LJ

 ASTRO‐H は He‐like Fe‐K の w, x+y, z を分解可能
 w は散乱されやすいので、他との組み合わせが重要
 G=(x+y+z)/w、R=z/(x+y)  ⇒ Te 、 ne の指標
 H‐like Fe輝線(7.0keV等)との比⇒電離平衡からのずれ



共鳴散乱

No turbulence

Vturb=360km/s

乱流が小さいと、
共鳴線(w) は散乱
されやすい。

複数の輝線の組合せ
(e.g., 1s3p at 7.9 keV)
が重要。幅とは独立な
乱流速度の指標にも
なる。

w

z y x

Perseus core

(rest frame)



高分散Ｘ線分光の測定量

・ ガス視線速度：
バルク運動 （輝線シフト）
乱流を含むランダム運動 （輝線幅）

・ イオン温度 （異なる重元素線の幅）

・ 電子温度、密度（連続成分）

・ 電離平衡からのずれ （同一重元素の輝線比）

・ 各種重元素量（ O,  Ne,  Mg,  Si,  S,  Ar,  Ca,  Cr,  Mn, Fe,  Ni,,,）
など

初めて

質の向上

※ASTRO-Hカロリメータ は、近傍の明るい銀河団に適している。
より遠方・暗い領域の詳細な高分散分光は、２０２０年代に期待。



中心部のガス運動：クーリングフロー問題

何が冷却を止めているのか？
なぜ普遍的か？（銀河の上限質量？）
Energetics 的には長い歴史と諸説あり、
具体的プロセスの実証が必要

Allen et al. 2001Voit et al. 2004

銀河団中心部：
放射冷却時間＜宇宙年齢

→ そのままでは過冷却

異なるガス温度
がスケーリング



AGNフィードバック

M87 (Virgo 銀河団中心)周辺
平均～3keV の高温ガス中に
～1 keV の低温ガスフィラメント
中心AGNからの電波ローブと相関
（Werner et al.  2010）

色：低温（1 keV）ガス
等高線： 電波

圧力マップ
弱いショックの兆候
エネルギー・物質輸送の現場？
⇒ 運動＆重元素量の精密測定が鍵

ASTRO‐H
SXS視野



乱流のスペクトル

Coma at z=0.023
kT=8 keV

ASTRO‐H will probe  the injection 
scale of turbulence.  The dissipation 
scale is difficult to resolve if it is 
<100kpc. 

3’ FOV

k

E(k)
injection
L V >> νvis

dissipation
L V ～ νvis

∝k‐5/3
if Kolmogorov
(steady state)

cascade



乱流スペクトル：密度ゆらぎからの示唆

Perseus @ z=0.018
Ｘ線輝度のゆらぎ (Chandra)
IX ∝∫ne2 Λ(T) dl

X線輝度ゆらぎが乱流起源ならば
δρ/ρ～V/cs ∝[kE(k)]1/2  
10‐100kpc ではKolmogorovと整合
特徴的スケールは見えていない

Zhuravleva et al. 2014Zhuravleva et al. 2014



Relaxed clusters:  重力質量＆緩和時間

z=0.077

宇宙論的応用（質量関数、バリオン比等）に不可欠
直接法： 銀河運動、静水圧平衡、重力レンズ（各々一長一短ある）
間接法： 諸々の相関関係（直接法による較正必要）

※静水圧平衡による質量測定 （Ｘ線/ＳＺ効果）

長所： 多数のサンプル、high z 
短所： 非平衡、非熱的成分、非球対称性を無視

乱流による
非熱的圧力
を％レベル
で測定



Relaxed clusters:  重力質量＆緩和時間

29

3’x3’ FOV 

z=0.077

XMM  image  

Challenges: 
・low brightness 
・ PSF (1.3’) contamination

Line: input
○ PSF corrected results 
+  PSF uncorrected results

r2500=660kpc

ΔV～100km/s will be achieved out to ～r2500 ～1/4 r200 at z<0.1

1Ms 
total



広帯域＆広視野

ASTRO‐H 検出器
1) スペクトル分解能(SXS)

3’x3’ FOV 
2) 硬Ｘ線 (HXI):

9’x9’ FOV
3) 広視野 (SXI): 

35’x35’ FOV 

運用初期は 1)  が優先
される（寿命3年以上）が、
2) 3)も同時にデータ取得



構造形成と粒子加速

Radio (contours) & X‐ray (color) 
in Coma  cluster
(Brown & Rudnik  2011)

銀河団からの広がった電波放射
γ～104電子によるシンクロトロン

ショックと一致しているとは限らず、
全体に広がっているものも多い
起源もエネルギーも不明
in-situ  or secondary?

⇒ 同一の相対論的電子は
硬Ｘ線で逆コンプトン散乱

Fsync ∝ ne B2

FIC ∝ ne UCMB

現状は FIC への上限のみ
i.e.,  B > 0.1～1μG



非熱的電子（逆コンプトン散乱）

9’ 

・ASTRO‐H のPSF (1.7’HPD) はNuSTAR (1’)より劣るが、ＦＯＶ外からの
光子混入を防ぐpre‐collimator搭載→  off‐center relics に有利

・Suzaku の６倍の深さ→ 未検出の場合でも B>4 μG
(実際の感度は、in‐orbit での background による)

A3667 NW relic (3.7Jy@1.4GHz,  Johnston‐Hollitt et al. 2008)

Data: Extrapolation of 
XMM data assuming
photon index of 2.0

Line:  thermal (5 keV) spectrum 

CCD Hard
X‐ray
Imager

color: X‐ray,   contours: radio
(Feretti et al. 2004)



Very hot (kT>>10keV) gas

150GHz SZ image of  RXJ1347‐1145
・SZE &  Chandra X‐ray (TK+04) 

ISZ ∝∫neTe dl  &   IX ∝∫ne2 Λ(T) dl
→ kTexcess = 28.5±7.3 keV

・Suzaku 0.4‐60 keV & Chandra (Ota+08)
→ kTexcess= 25.3+6.1‐4.5 keV

100”,  580 kpc

+

ビリアル温度の２～３倍。
恐らく、ショック直後(<Gyr)
の過渡的状態。

A3667 (Nakazawa+09)
A2163 (Ota+14)
Bullet cluster (Wik+14)
でも示唆あり。

非熱的成分との分離
が必要。



Extra success: 
宇宙の未知成分



Warm Hot Intergalactic Medium

1.  現在観測されるバリオン
の総和 <<  ΩB
→大量のMissing Baryon
(Fukugita et al. 1998)

2.  理論予言：
kT=105～107K、δ=10～1000
の希薄銀河間ガス WHIM
(e.g., Cen & Ostriker 1999)

⇒軟Ｘ線 (E<keV) での広域探査
OVII, OVIII, NeIX,,,
（ＵＶよりも高温成分、
光電離などへの依存性小）

Simulated distribution of WHIM
1辺 70Mpc=5.5度＠ z=0.2   
(Takei et al. 2011)

blue: δ>75
green: δ>10



Mock WHIM spectrum (ＤＩＯＳ)

赤方偏移されたOVII とOVIII 放射により、銀河成分から分離
輝線比から温度も測定可（T>106 K）
ASTRO‐H は、この手法を初めて実施・検証できる（銀河団外縁部等）

OVII triplet 
561‐574 eV

OVIII 
653 eV 

Milky Way＆ＢＧＤ

ＤＩＯＳ
ΔE=2eV
FOV=1 deg 

WHIM at z=0.033

ASTRO‐H
の次？

ＤＩＯＳ約5Ｍｓ相当
(Takei et al. 2011)



Expected limits by ASTRO‐H 

Shapley supercluster at z=0.048 
(Mitsuishi+2012) 

3σ 200ks

ASTRO‐H can resolve OVII/OVIII 
emission lines for the first time; 
※ Limits on δ scale  as 

(Z/0.3solar)‐1/2(L/3Mpc)‐1/2 

Expected range
for this filament



ダークマター探査
1. 素粒子実験、γ線いずれも未検出。

2. Robust bounds:
a)  If fermion,  

位相空間密度（dSph）＜縮退分布 → mDM > 0.4 keV  
(Tremine & Gunn 79; Boyarsky+09)

b) If velocity ～ thermal, 
free‐streaming < galaxy scale → mDM > О(keV),    WDM
質量が大きすぎるとＣＤＭの諸問題（substructureなど）へのメリットなし

⇒いずれも、 最も軽いＤＭ候補の質量はＸ線領域に。
寿命＞＞宇宙年齢で良い。

Decay rate = 1/lifetime DM Surface density



未同定輝線＠3.5keV ？

Bulbul et al. (2014)
～3σ at E～3.55keV
by stacking 73 clusters
CCD,  ΔE～100eV

Bulbul et al. (2015)
>2σ以上の示唆のある
銀河団における
rest‐frame line position 

Fixed observed 
position



いかにＤＭを同定/棄却するか？

DM線の幅：速度分散
⇔ガス輝線：熱運動∝(mion)‐1/2 & 乱流

DM線の位置：z に依存
⇔検出器効果： z によらない

i.e.,  Δz<0.01   → ΔE<10eV (E/keV)   

ASTRO‐H で初めて分離可能

Perseus 
by SuzakuAr

K ?

Ca

Tamura et al. (2014)
連続成分を含むモデリングに敏感
予想外の重元素起源かもしれない

Simulation
for ASTRO‐H



Observatory

C
heckout

Sci. W
G

Sci. WG

GO GO

Key Project?
Observatory

0 3 9 21 month
Data policy among J/Europe/US in the GO time, would be similar to the 
Suzaku case. But we are planning to introduce key-project type and/or 
early-data-released type observations from early phase of the mission.

Operation Schedule

※ 1 day=37 ksec ×0.75
1 month = 1 Msec ×0.75

75%

ASTRO‐H



まとめ
1. ASTRO‐H (2015年度打ち上げ)  カロリメータ(ΔE<7 eV) は、

銀河団ガスによる輝線放射を初めて波長分解可能

2.  期待される速度測定精度： ΔV～100 km/s (90%).
i.e.,   バルク運動： 音速の～10% 

乱流： 熱的圧力の～1%  
ただし、～r2500 at z<0.1 (光子統計と空間分解能による制約)   
より遠方や外縁部は、次世代衛星（Athena）に期待

3. ガス温度、電離状態、重元素量、などの精度向上
& ダークバリオン(DIOSへの先鞭)、ダークマター探査

4.   硬Ｘ線(E>10keV,) と広視野CCD (FOV=35’)  による同時観測

5.   観測時間の大半は、公募制


