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概要
超新星残骸 (SNR)のX線スペクトルから元素組成比やプラズマの温度，電離状態など
を正確に測定するためには放射過程を明らかにする必要がある．近年のX線精密分光観
測によって，高いHe様イオンKα線の共鳴線に対する禁制線の強度比 (f/r比)が複数の
SNRから報告されており，これらは典型的な SNRの熱的プラズマモデルでは説明できな
い．この異常に高い f/r比の原因は，電荷交換 (CX)や共鳴散乱 (RS)の影響である可能性
が示唆されている．しかし，どのような SNR(周辺環境，年齢，親星の爆発タイプ，形態
など)でCXやRSが起きるのかは明らかになっていない．我々は，He様酸素Kα線に着
目し，禁制線や共鳴線を分光できるエネルギー分解能を持つXMM-Newton衛星搭載の反
射型回折格子 (RGS)を用いて，SNR J0453.6−6829の解析を行った．SNR J0453.6−6829

の先行研究では，熱的プラズマのみのモデルフィットにおいて禁制線に大きな残差を示し
た．我々は SNR J0453.6−6829のRGSスペクトル解析を行い，得られた f/r= 1.06+0.09

−0.10

は多温度の熱的プラズマだけでは説明がつかないことを示した．そこで我々はまず，高い
f/r比の原因としてRSの検証を行った．RSの場合，振動子強度の大きい共鳴線が散乱さ
れることで共鳴線の強度が小さくなり，それゆえ f/r比が大きくなる．また，RSの効果は
SNRの形態が非対称のときに限りスペクトルに現れる．SNR J0453.6−6829は比較的対
称な形態をしていることからRSの可能性は低いと考えられる．次に我々は，f/r比を説
明する物理過程としてCXを検証した．CXの場合，プラズマ中のイオンが中性物質の電
子と再結合することによって禁制線の強度が大きくなる．そのため SNRにおける典型的
なプラズマの熱的放射に比べて，f/r比が大きくなる．熱的プラズマにCXの効果を加え
たモデルでフィットをしたところ，RGSスペクトルをよく再現した．前述のようにプラズ
マと周囲の中性物質との相互作用でCXが期待されるため，SNR J0453.6−6829の周辺環
境についてATCA & Parkesの電波データを用いて解析したところ，SNR J0453.6−6829

がHI雲と衝突していることがわかった．よって，SNR J0453.6−6829における異常に高
い f/r比は，密度が大きい周辺環境に存在する HI雲中の中性物質と SNRのプラズマ中
のイオンとの相互作用で生じるCXで説明できることがわかった．我々の結果は周辺密度
が高い環境にある SNRでCXが検出される可能性が高いことを示唆している．
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第 1 章

超新星爆発と超新星残骸

1.1 超新星爆発
超新星 (Supernova: SN)爆発とは，恒星が一生の最期に爆発する高エネルギー現象であ
る．超新星爆発は，周囲の宇宙空間にエネルギーや元素を供給し，宇宙線の加速源とも言
われている．超新星爆発によって解放されるエネルギーは∼ 1051 ergにも及び，光度は
銀河 1個分の明るさに相当する．また，超新星爆発は銀河において 100年のうちに 2–3回
の頻度で起こるとされている．
現在では，SNは電波から可視光，X線，γ線などのさまざまなエネルギー帯域におい
て研究対象となっている．最初に可視光のスペクトルから SNを分類したのはMinkowski

(1941)であり，水素の吸収線がない SNをType Iとし，ある SNをType IIとした．現在
ではスペクトルに基づいて図 1.1のようにさらに細分化され SNの分類がなされている．I

型の中で SiIIの吸収線が見られるものを Ia型，SiIIの吸収線が無いものの中でHeIの吸
収線があるものが Ib型，無いものが Ic型に分類される．II型については光度曲線などか
ら IIL型，IIP型とされる．また，爆発機構の違いから SNは熱核暴走 (Ia)型と重力崩壊
(core collapse: CC)型に二分される．以下では Ia型とCC型について詳しくみる．

Ia型超新星爆発
親星の質量が< 8M⊙のとき，中心核ではC,Oが生成された後はそれ以上元素合成
が進まない．その後，外層を周囲に掃き出して，白色矮星と呼ばれるC,Oから構成
される中心核だけが残った状態になる．白色矮星は連星系を成していることがあり，
伴星からの質量降着で白色矮星の質量が増加していく場合もある．白色矮星の質量
が増加するといずれチャンドラセカール質量Mch ∼ 1.4M⊙と呼ばれる限界質量に
達し，電子の縮退圧で支えることができずに収縮していく．その後，星内部の密度
と温度が上昇し，爆発的に核融合が進み Ia型の爆発は起こると考えられている．白
色矮星がどのように限界質量に達するかは未だ論争が続いているが，大きく次の 2

つのシナリオが考えられている．2つの白色矮星同士の合体によってMchを超える



2 第 1章 超新星爆発と超新星残骸

light curveIIb IIL
IIP

IIn

ejecta−CSM
interaction

core collapsethermonuclear

yes

yesno

no

noSiII
HeI yes

hypernovae

strong

shape

Ia Ic
Ib

Ib/c pec

III H

ff

図 1.1: SNの可視光による分類 (Turatto, 2003)．

シナリオ (Webbink, 1984)と，伴星からの質量降着によってMchを超えるシナリオ
(Whelan & Iben, 1973)である．Ia型の超新星爆発はどれもMchを超えて爆発する
ため最大光度がほぼ同じになり，標準光源として距離はしごに用いられる．また，
Ia型は爆発によって親星が破壊されるため中心にコンパクト天体を残さない．

CC型超新星爆発
親星の質量が> 10M⊙のときにCC型超新星爆発を起こすと考えられている．星の
内部で次々に元素合成が進み，中心付近が Feで形成されると，Feは元素の中で原
子核の束縛エネルギーが非常に強く安定なためそれ以上の元素合成が進まない．重
力崩壊型の爆発のメカニズムは以下の通りである．中心にFeコアが形成された後に
さらに重力収縮することで高温になり，式 (1.1)のように FeがHeに変わる光分解
が始まる．さらにそのHeが式 (1.2)のように陽子と中性子に変化する．

γ + 56
26Fe → 1342He + 4n− 124.4 MeV. (1.1)

γ + 4
2He → 2p + 2n− 28.3 MeV. (1.2)

これらの反応は吸熱反応であるため，コアの圧力が急激に低下することで外層が一気
に中心に向かって落ち込む．落ち込んできた物質がコアの表面で反跳し，衝撃波を形
成し外層を吹き飛ばす．爆発エネルギーは∼ 1053 ergであり，そのほとんど∼ 99%

がニュートリノが持ち去っていくため，CC型で解放されるエネルギーは∼ 1051 erg

である．また，CC型は爆発後に中心に中性子星もしくはブラックホールといった
コンパクト天体を残す．

以上の Ia型とCC型の主な違いとして元素の組成比が異なることが挙げられる．Ia型は
C,Oからなる白色矮星の核燃焼によって爆発するため Feなどの比較的重い元素の組成比
が大きい傾向があり，CC型は Feなどの元素がコンパクト星に取り込まれることと外層
にHeなどの元素が多く存在するため，比較的軽い元素の組成比が大きい (図 1.2)．



1.2. 超新星残骸 3

図 1.2: Ia型 SNと CC型 SNの構成元素の組成比 (Vink, 2012)．黒い四角が CC型で，赤とマ
ゼンタの丸点が Ia型を示す．

1.2 超新星残骸
超新星残骸 (Supernova Remnant: SNR)は SNの爆発後に残骸として存在する星雲状の
天体である．図 1.3に 1572年に爆発が確認された Tycho′s SNRのX線イメージを示す．
SNRは親星からの噴出物 (イジェクタ)と爆発時に形成される衝撃波によって掃き集めら
れた周囲の星間物質 (Interstellar Medium: ISM)からなる．衝撃波による加熱によって数
千万Kの高温プラズマ状態となり，何万年ものあいだ可視光や電波，X線などで輝く．現
在，銀河系内において 295個の SNRが確認されている (Green, 2019)．また，我々の銀河
の伴銀河である大マゼラン星雲 (Large Magellanic Cloud: LMC)には 62個の SNRが確
認されており，さらに SNRの候補天体は 30個存在する (Yew et al., 2021)．この章では
SNRの進化やプラズマ状態について概観する．

1.2.1 超新星残骸の進化
SNRにおいては，超新星爆発によって噴出したイジェクタが ISM中を音速を超える速
度で膨張することで，衝撃波が形成される．この外向きの衝撃波を順行衝撃波と呼ぶ．順
行衝撃波は ISMを掃き集めながら膨張していき，これによって ISMは加熱され時間をか
けて電離していき，球殻上のシェルを形成する．順行衝撃が徐々に速度を落としていくな
かで，速度をもった内側のイジェクタが衝突することで内向きの衝撃波が形成される．こ
れを逆行衝撃波と呼び，イジェクタを加熱する．また，加熱された ISMとイジェクタの
境界面のことを接触不連続面と呼ぶ．いま述べた SNRの衝撃波の概略図を図 1.4に示す．
SNRが膨張していく過程は，イジェクタの質量Mejと掃き集めた ISMの質量MISMの関
係をもとに以下のように 4つの段階を経る．
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図 1.3: Tycho′s SNRのX線イメージ (Sato et al., 2019)．各色のエネルギー帯域は 0.3–1.2 keV

(赤), 1.2–1.6 keV (黄), 1.6–2.26 keV (シアン), 2.2–4.1 keV (紺), 4.4–6.1 keV (紫)である．

1. 自由膨張期 (MISM < Mej)

膨張の初期段階ではMISMはMejに比べて無視できるため，イジェクタは自由膨張
をする．爆発エネルギーE ∼ 1051 ergは全てイジェクタの運動エネルギーに使われ
るため，衝撃波の速度 vsと半径Rsは次式で表すことができる．

vs =

√
2E

Mej

= 8.5× 108
(

E

1051 erg

)1/2(
Mej

1.4M⊙

)−1/2

cm s−1, (1.3)

Rs = vst. (1.4)

ここで，tは爆発後の経過時間である．このとき，衝撃波によって掃き集められた
ISMの質量MISMは，ISMにおける平均分子量 µ，水素原子の質量mH，水素の個数
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図 1.4: SNRの概略図 (Vink, 2020)．
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密度 n0を用いて

MISM =
4

3
πR3

sµmHn0, (1.5)

と表される．自由膨張期はMISM ∼ Mejとなるまで続くため，そのタイムスケール
は以上の式を用いると，

t ∼ 2.5× 102
(

E

1051 erg

)−1/2(
Mej

1.4M⊙

)5/6 ( µ

1.4

)−1/3 ( n0

1 cm−3

)−1/3

yr, (1.6)

と表され，典型的には数 100年間ほど自由膨張期が続く．

2. 断熱膨張期 (MISM ≥ Mej)

MISMが大きくなることで，衝撃波の速度は徐々に小さくなる．この段階ではまだ
放射によるエネルギー損失は無視できるため，爆発エネルギーは熱的プラズマの内
部エネルギーと運動エネルギーに換算され，断熱的に膨張する．断熱膨張期におけ
る SNRの進化は Sedov-Taylo解 (Sedov, 1959; Taylor, 1950)と呼ばれる一様物質中
での点源爆発に近似した自己相似解で得られるためセドフ期とも呼ばれる. それに
よると，衝撃波の半径Rsと速度 vs，衝撃波面を通った後の温度 Tsは，

Rs = 4× 1019
(

t

104 yr

)2/5(
E

1051 erg

)1/5 ( n0

1 cm−3

)−1/5

cm, (1.7)

vs =
dRs

dt
= 5× 107

(
t

104 yr

)−3/5(
E

1051 erg

)1/5 ( n0

1 cm−3

)−1/5

cm s−1,(1.8)

Ts = 3× 106
(

t

104 yr

)−6/5(
E

1051 erg

)2/5 ( n0

1 cm−3

)−2/5

K， (1.9)

で与えられる．自由膨張期から断熱膨張期にかけて順行・逆行衝撃波の経過時間に
対する位置関係を図 1.5に示す．順行衝撃波が徐々に減速を受ける様子と，逆行衝
撃波が内向きに走る様子がわかる．この断熱膨張期は数万年続き，爆発エネルギー
の約 70%が熱エネルギーに変換される (Chevalier, 1974)．

3. 放射冷却期
この段階は圧力駆動雪かき段階とも呼ばれる．放射による冷却が効き始め，エネル
ギー保存が成り立たなくなり，代わりに衝撃波の運動量保存則が成り立つ．放射に
より密度の大きいシェルは早く冷却されるが，密度の小さい内部は温度が高く圧力
も高い．内部の圧力によって SNRは膨張していき，単原子気体を仮定すると衝撃波
の半径Rsは，

Rs ∝ t2/7， (1.10)

で与えられる．さらに放射冷却が進み，内部の圧力も無視できるほど小さくなると，
衝撃波は運動量保存を満たして膨張する．このとき，衝撃波の半径Rsは，

Rs ∝ t1/4， (1.11)
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図 1.5: 順行衝撃波と逆行衝撃波の経過時間に関するそれぞれの位置 (Truelove & McKee, 1999)．

で与えられる．

4. 消滅期
衝撃波の速度がアルフヴェン速度に近づき，衝撃波は徐々に消えていく．シェルは
亜音速で広がるようになり，SNRは終焉を迎える．

1.2.2 超新星残骸の形態
SNRは，その形態から以下の 4種類に分類される．球殻状に明るいシェル型，中心か
らのコンパクト天体由来の放射がみえるプレリオン型，シェルからの放射とコンパクト
天体由来の放射のどちらもみえる複合型，電波シェルと中心からのX線放射がみえてい
るmixed-morphology (MM)型である (図 1.6)．銀河系内 SNR295個においてはそれぞれ
80% (シェル型)，3% (プレリオン型)，13% (複合型とMM型)の割合を占め，残りの SNR

は未だはっきりと分類されていない (Green, 2019)． 図 1.7に銀河系内と LMCに位置す
る 24個の SNRの軟X線イメージとそれらの SNRの形態を特徴づけるパラメータによっ
てプロットしたものを示す (Lopez et al., 2011)．値が大きいほど表面輝度が楕円形の形態
を示すパラメータP2/P0と，値が大きほど非対称を示すパラメータP3/P0を用いたプロッ
トにより，SNRの形態は Ia型とCC型で大きく形態が異なる傾向があり，Ia型はCC型
に比べて対称的な形態をしている．これは Ia型とCC型の爆発機構上，CC型の方が周辺
環境の密度が大きく，膨張時に周囲からの影響を受けて形態が変化しやすいからである．
図 1.8に周辺環境の密度が非一様で，形態に影響が出ている N132Dを示す (Sano et al.,

2015)．密度が大きい領域において SNRの膨張が邪魔されて爆発等方性が失われ，形態が
歪められていることがわかる．
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(a) (b)

(d)(c)

図 1.6: SNRの様々な形態 (Vink, 2012)．(a) シェル型 SNRのCygnus Loop. 0.1–0.4 keV (赤)，
0.5–1.2 keV (緑)，1.2–2.2 keV (青)．(b) 中心にパルサー風星雲が見えているプレリオン型 SNR

3C58. (c) 複合型 SNRのKes75. 1–1.7 keV (赤), 1.7–2.5 keV (緑), 2.5–5 keV (青)．(d) MM型
SNRのW28. X線 (青)，電波 (赤)．
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図 1.7: 系内と LMCに位置する SNRの様々な形態 (Lopez et al., 2011)．左図: Chandra衛星
による軟X線帯域 (0.5–2.1 keV)における 24個の SNRのイメージ. 青点はそれぞれの SNRの中
心．右図: 左図のイメージから形態をプロットしたもの. 横軸 P3/P0は，値が大きほど非対称を示
すパラメータであり，縦軸 P2/P0は値が大きいほど表面輝度が楕円形の形態を示すパラメータで
ある．青が CC型 SNRで，赤が Ia型 SNR，紫は型が不明な SNRである．
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図 1.8: (a) Chandra 衛星による N132 の X 線イメージ．(b) 12CO(J=1–0) の強度マップに
0.5–7.0 keVのX線コントアを重ねたもの (Sano et al., 2015)．

1.2.3 超新星残骸のプラズマの電離状態
SNRは衝撃波によって加熱されプラズマ状態になり，時間とともに電離状態が変化す
る．プラズマの電離に関する素過程は，主に電子とイオンの衝突電離と再結合である．プ
ラズマ中の同一元素の異なる電離状態にあるイオンの電離反応と再結合反応が全イオン間
で釣り合っている場合を電離平衡プラズマ (Collisional Ionization Equilibrium: CIE)，そ
うでない場合を電離非平衡プラズマ (Non-Equilibrium Ionization: NEI)と呼ぶ．NEIはさ
らに電離反応と再結合反応のどちらが優勢であるかによって電離が優勢な電離優勢プラズ
マ (Ionizing Plasma: IP)と，再結合が優勢な再結合優勢プラズマ (Recombining Plasma:

RP)に分けられる．図 1.9上段は，CIEに対する鉄のイオン存在比である．CIEにおいて
は kTeに対してイオン存在比は一意に定まる．電子温度が大きいほど，イオンは高階電離
する．閉殻構造を持ちイオンとして安定している He-like (Fe24+)や Ne-like (Fe16+)など
のイオンは他のイオンに対して存在できる範囲が大きい．図 1.9中段と下段はそれぞれ IP

と RPに対する鉄のイオン存在比である．IPは低電離の状態から時間が経つにつれて電
離していく一方で，RPは高階電離の状態から時間が経つにつれて低電離の状態に変化し
ていく．ここで，プラズマの電子密度 neと加熱されてからの経過時間 tの積はイオン化
タイムスケール netと呼ばれ，プラズマの電離状態を示す指標となる．RPの場合，tは冷
却されてからの経過時間である (後述)．一般にNEIは，net ∼ 1012 cm−3 sでCIEとなる
(Masai, 1994)．IPとRPに関してはこの netと kTeをそれぞれ定めるとイオン存在比が決
定される．CIEと同様に閉殻構造を持つイオンが存在できる範囲は大きい．また，RPに
ついてはNe-likeのイオンとBareのイオンが共存できることが特徴として挙げられる．
通常の SNRプラズマは，衝撃波によって電子温度が高くなり，加熱された直後の低電
離状態の IPからCIEへと変化していく．実際に，CasAやTychoなど,多くの SNRでは
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IPが観測される (e.g., Tsunemi et al., 1986)．しかし近年，SNRのX線CCDの観測から，
IPから想定されるより高い Lyα/Heα比 (Kawasaki et al., 2002)や，RPの場合に顕著に
なる再結合連続放射 (後述)と呼ばれる連続成分が検出され (e.g., Yamaguchi et al., 2009)，
SNRにおいてRPの存在が明らかになった．RPの成因は，主に二つの説が提唱されてい
る．一つは，断熱的に急膨張することによる急冷却 (Itoh & Masai, 1989)で，もう一つは，
周辺の濃いガスとの熱伝導による冷却 (Kawasaki et al., 2002)である．いずれも急冷却さ
れることがRPの成因になる．



10 第 1章 超新星爆発と超新星残骸

0.01 0.1 1 100.
01

0.
1

1
Fr

ac
tio

n

kTe (keV)

0.
1

1
Fr

ac
tio

n

109 1010 1011 1012

net (cm−3 s)

0.
01

0.
1

1
Fr

ac
tio

n

(a)

(b)

(c)

Ne-like
Ar-like

He-like Bare

H-like

Ionizing Plasma

Recombining Plasma
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における初期状態 kTe = 30 keVで終状態 kTe = 0.3 keVでの netに対するイオン存在比．
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第 2 章

超新星残骸で観測されるX線

SNRは，超新星爆発による衝撃波に加熱された周囲の ISMとイジェクタから成る高温プ
ラズマである．そのプラズマの電子温度は 106−7 K程度となり，プラズマ中の電子とイ
オンの相互作用によりX線を放射する．また，SNRの高温プラズマと周囲の ISMとの衝
突反応やプラズマ中におけるX線とイオンの反応によるX線放射も存在する．以下では，
SNRにおけるプラズマからのX線放射過程について述べる．

2.1 連続放射

熱制動放射
光学的に薄い SNRプラズマにおいて，X線帯域における重要な連続放射の一つに熱的
制動放射が挙げられる．制動放射とは，荷電粒子が他の荷電粒子のクーロン場によって加
速を受けることで放射される電磁波である．まず熱的制動放射を考えるにあたって，ある
単一速度を持った電子からの制動放射を考える．電子密度 ne，イオン密度 niのプラズマ
からの単位時間，単位体積，単位周波数あたりの放射強度は

dW

dtdV dν
=

16πe6

3
√
3 c3m2v

neniZ
2gff , (2.1)

で与えられる．ここで gff は量子力学的効果を補正するパラメータであり，gaunt因子と
呼ばれる．SNRプラズマ中の電子の速度分布は式 (2.2)のようにマクスウェル・ボルツマ
ン分布に従う．

dP (v) ∝ v2 exp

(
− mev

2

2kBTe

)
dv. (2.2)

このときの放射強度は式 (2.1)を速度分布で重みづけをして積分すればよく，
dW

dtdV dν
∝ T−1/2

e Z2nenie
−hν/kBTegff， (2.3)
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で表される．このとき，gaunt因子に関しても速度について平均をとる．X線帯域での一
般的な熱的プラズマにおいては

gff =

(
3

π

kBTe

hν

)1/2

, (2.4)

となる．熱制動放射の放射強度は neniV に比例し，neniV は emission measure (EM)と呼
ばれる熱制動放射を特徴づけるパラメータとなる．イオン組成と密度が一様であるとき，
ne ≈ 1.2nHを用いて単に EM=n2

eV で近似されることがある．熱的制動放射は hν ∼ kTe

でカットオフを持つ連続スペクトルになるため，カットオフの位置から電子温度の測定が
可能である．

再結合連続放射
再結合連続放射 (Radiative Recombination Continuum: RRC)は，プラズマ中の自由電
子がイオンに捕獲された時に放射される．放射されるエネルギーは，自由電子の運動エネ
ルギーと電子の束縛エネルギーの合計である．式 (2.2)のマクスウェル・ボルツマン分布
に従う電子のRRCの放射強度は，単位時間，単位体積，単位周波数あたり

dW

dtdV dν
∝

exp
(
−E−Eedge

kTe

)
(E ≥ Eedge)

0 (E < Eedge)
(2.5)

で与えられる．ここで，Eedgeは電子の束縛エネルギーである．RRCのスペクトルはEedge

にエッジをもち，電子の熱的な分布を反映した連続成分となる．再結合が優勢であるRP

において，RRCは卓越する．

2.2 輝線放射
SNRにおける輝線放射は，プラズマ中のイオンに束縛された電子が脱励起する際に起
き，遷移前後のエネルギー準位差に相当するエネルギーを持った光子が放射される．この
輝線エネルギーは元素種やイオンの電離状態に依存する．水素様イオンにおける輝線エネ
ルギーは，Bohrの原子模型で求めることができ，主量子数 n′ → nの遷移のとき

E ∼ Z2Ry

(
1

n2
− 1

n′2

)
, (2.6)

で与えられる．ここで，Z は原子番号，Ryはリュードベリ定数である．図 2.1に示すよ
うに，同元素種からの輝線においては電離度が高くなるほど輝線エネルギーが高い．
多電子原子の場合では，上記のように簡単な表式ではかけないが，1電子原子の場合と
同様に原子核の中心ポテンシャルに束縛された電子の軌道のエネルギー準位を独立粒子
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図 2.1: (a) Fe Kαの電離度に応じた輝線エネルギー．(b) Fe Kβの電離度に応じた輝線エネル
ギー．(c) Kβ/Kα の輝線強度比 (Yamaguchi et al., 2014)．

近似によって主量子数 n，軌道量子数 l，全角運動量 jで考えることができる．1電子原子
の場合と異なるのは電子–電子間のクーロン相互作用を考慮しなければならないことであ
る．そのため電子のスピン sと軌道角運動量 lを合成した全角運動量 Jが保存するような
エネルギー準位を考える必要がある．以降，全電子の軌道角運動量 lを合成したL，スピ
ン角運動量 sを合成した S，全角運動量 J = L+ Sを用いて，

2S+1LJ (2.7)

で表されるエネルギー準位を用いる．以下では，特にHe様イオンからの放射を詳しくみ
ていく．
図 2.2にHe様イオンの n = 1, 2のエネルギー準位とその準位間での遷移を示す．これ
らの準位間の電気双極子に関する選択則は，

∆S = 0, (2.8)

∆L = 0,±1, (2.9)

∆J = 0,±1. (2.10)

で与えられる．従って図中のwの遷移は許容遷移であり，x,y,zと 2-photonsとラベルされ
ている遷移は禁制遷移である．x,y,zの遷移は電気多重極子放射もしくは磁気双極子放射
であり，1s2s 1S0–1s

2 1S0は 2光子崩壊で遷移する．2光子崩壊では，2光子のエネルギーの
和は 1s2s 1S0–1s

2 1S0のエネルギー準位差に等しいが，一つ一つのエネルギーは定まらない
ため連続放射となる．wの遷移 1s2 1S0–1s2p

1P1は共鳴線 (resonance line: r)，x,yの遷移
1s2 1S0–1s2p

3P2,1を異重項間遷移線 (intercombination line: i)，zの遷移 1s2 1S0–1s2s
3S1
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励起と放射を伴った遷移を示す．w,zの遷移による輝線はそれぞれ r，f であり，x,yの遷移による
輝線はまとめて iである．また，一点鎖線の矢印は再結合とカスケードの過程である．

を禁制線 (forbidden line: f)と呼ぶ．SNRのプラズマのような衝突励起が支配的な場合
は rの輝線強度が f や iに比べて大きくなる．
He様イオンの各輝線強度からプラズマの密度や電子温度などの情報を得ることが可能
である．He様イオンの各輝線強度は，同じイオンからの輝線を対象とするためイオンの
組成比に依存しない．まず，プラズマの電子温度に依存するG-ratioと呼ばれるものを紹
介する．G-ratioは以下の式で表される．

G(Te) =
f + i

r
． (2.11)

G-ratioがプラズマの電子温度に依存する理由は，SNRのプラズマでは衝突励起が支配的
であり，電子温度が高いほど rの遷移元である，エネルギー準位がより高い準位 1s2p 1P1

に励起されやすくなるためである．また，G-ratioに代わって，共鳴線に対する禁制線の
強度比である f/r比を用いてプラズマの電子温度の診断をすることも可能である．よっ
てG-ratioまたは f/r比はプラズマの電子温度の良いプローブとなる．
次に，プラズマの密度に依存するR-ratioと呼ばれるものを紹介する．

R(ne) =
f

i
． (2.12)

R-ratioがプラズマの密度に依存する理由は以下の通りである．まず低密度の場合，n = 2

の全てのエネルギー準位にある電子は衝突励起で上のエネルギー準位に上げられる前に
基底状態に遷移して輝線を放射する．密度が大きくなると，3S1のエネルギー準位にある
電子が衝突励起によってエネルギー準位が大きい 3P2,1に遷移するため f が小さくなって
iが大きくなり，その結果R-ratioが小さくなる．よってR-ratioはプラズマの密度の良い
プローブとなり得る．
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2.3 電荷交換
電荷交換 (CX)によるX線放射はプラズマ中の高階電離イオンと中性物質が衝突した際
に生じる．以下の式のように中性物質からイオンに電子が受け渡されて，その電子が脱励
起するときにX線が放射される (図 2.3左)．

H+Xi+ → H+ +X(i−1)+. (2.13)

これまでに彗星などで太陽風との相互作用によるCXが観測されている (e.g., Lisse et al.,

1996; Cravens, 2002; Fujimoto et al., 2007)．SNRにおいては，CXによるX線放射の寄与
は衝突電離プラズマによるX線放射のフラックス全体に比べて 10%程にも満たない (Wise

& Sarazin, 1989)ため，従来CXは考慮されてこなかった．しかし，近年のX線精密分光
スペクトルの解析によって，OVII Heα (f)のモデルとデータの不一致から SNRにおける
CXを無視できない結果が得られている (Katsuda et al., 2011; Uchida et al., 2019)．SNR

においてCXを考慮しないと元素の組成比を大きく見積もってしまう可能性が指摘されて
おり (Katsuda et al., 2011)，正確な元素組成比の測定にはスペクトル解析の際にCXの効
果を含めないとならない．以下では，SNRにおいて現在考えられている CXの描像を述
べる．
図 2.3左は中性物質から高階電離イオンに電子が受け渡され，その電子が脱励起してX

線を放射する様子を示している．図 2.3右はHe様イオンにおける電子のエネルギー準位
である．水素原子における電子の束縛エネルギー 13.6 eVは酸素のHe様イオン (O6+)を
考えたとき，n = 6の準位に相当し，図 2.3右における n = 6の準位に遷移しやすい．受
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    図 2.3: 左図: 中性水素と高解電離イオンのエネルギー準位と中性水素から高階電離イオンに受け
渡された電子の遷移 (Cravens, 2002)．右図: He様イオンのグロトリアン図 (Smith et al., 2014)．

け渡された電子は，n = 6のエネルギー準位から 2.2章で述べたような遷移則に従って他
のエネルギー準位に遷移する．CXによって受け渡された電子のうち，最初にスピン一重
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項に移った電子は n > 2のスピン一重項の準位からは直接 n = 1に遷移することができ
る．一方で，最初にスピン三重項に移った電子は n > 2のスピン三重項の準位からは必ず
n = 2のスピン三重項の準位を経由してから n = 1の準位に遷移するため，相対的に禁制
線の強度が大きくなる．よって CXが起きている場合，2.2章で述べたG-ratioや f/r比
が大きくなり電子温度診断のみならずCXが起きているプローブともなり得る．
Lallement (2004)は，SNR DEM L71を例にとってCXの寄与を詳細に計算した．周囲の
一様密度の冷たい ISMと球対称の衝撃波の相互作用でCXが起き，衝撃波の下流でCXが
生じているジオメトリーを考える (図2.4)．DEM L71は，衝撃波の外側の半径 r ≈ 8 pc，衝
撃波速度 v = 1000 km s−1，熱的プラズマの温度T = 4×106 K，ISMの密度n ≃ 0.5 cm−3

である．このとき，中性水素の反応断面積や密度，反応が起こる体積などから熱的プラズ
マからの放射率とCXの放射率を算出してCXの寄与を示したのが図 2.5左である．イン
パクトパラメータ p = r/r衝撃波半径 (図 2.5右を参照)に対して p ∼ 0.99で熱的プラズマか
らの放射に比べてCXの放射が支配的になっていることがわかる．これより SNRにおけ
るCXは衝撃波の際において非常に薄い層 (衝撃波半径の数%)で生じていることになる．

図 2.4: 周囲の ISMと衝撃波が相互作用して CXが衝撃波の下流で生じる模式図 (Lallement,

2004)．

2.4 共鳴散乱
共鳴散乱 (RS)とは輝線光子がイオンに吸収されて励起された電子が吸収したエネル
ギーと同じエネルギー準位を遷移することで輝線を放射することによる散乱反応である．
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図 2.5: 左図: インパクトパラメータ pに対する熱的プラズマと CXの寄与 (Lallement, 2004)．
図中では SNRの熱的プラズマからの放射と CXによる放射とその合計がプロットされている．p

が大きくなるにつれて球殻状のシェルからの熱的放射が大きくなりCXに対して支配的であるが，
p∼0.99で CXの放射が熱的放射の強度を上回る．右図: SNRの外層で CXが生じている模式図．
衝撃波によって周囲の中性物質が衝撃波下流に取り込まれた後に CXが起きる．

いままでは銀河団などの光学的に厚いプラズマにおいてRSの影響が出ると考えられてお
り，実際にペルセウス銀河団で RSの検出があった (Hitomi Collaboration et al., 2018)．
SNRのプラズマは密度が小さく (≲ 10 cm−3)光学的に薄いことが知られているので，従
来の SNRの描像ではRSは考えられてこなかった．しかし，実際にはX線放射する領域
は数 pcに渡り，柱密度に換算すると 1020 cm−2にも及ぶ．SNRにおけるRSはKaastra

& Mewe (1995)によって最初に可能性が示唆された．さらに，RSの効果を考慮しないと
元素組成比を酸素の場合でファクター 2程度小さく見積もってしまう可能性が指摘されて
おり (Kaastra & Mewe, 1995)，RSは正確な元素組成比測定には重要な物理過程である．
以下に，SNRにおいて現在考えられているRSの描像を述べる．
まず，SNRのプラズマ中のあるイオンからの輝線の光学的厚み τは以下の式で表される．

τ = nzσL =

(
nz

nZ

)(
nZ

nH

)
nHσL． (2.14)

ここで，nzはイオン密度，σは散乱断面積，Lはプラズマの深さ，nZは元素の密度，nH

は水素密度，neは電子密度である．また，nz/nZはイオン存在比，nZ/nHは元素存在比に
あたる．ある輝線の輝線中心における散乱断面積は次の式で与えられる．

σ =

√
πe2

mc

f

ν

(v
c

)−1

． (2.15)

ここで，νは振動数，fは振動子強度，N24は水素柱密度 (1024 cm−2)，niはイオンの個数密
度，nZは元素の個数密度，nHは水素の個数密度である．さらに root-mean-square kinetic

速度 vは以下の式で与えられる．

v2 =

(
2kTi

mi

)
+ ξ2． (2.16)
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ここで，Tiはイオン温度，miはイオンの質量，ξは乱流速度である．改めて式 (2.14)，(2.15)，
(2.16)から光学的厚み τ を表すと

τ = 4.24× 106
fN24

(
ni

nZ

)(
nZ

nH

)(
M
Ti

)1/2

EeV

{
1 +

0.0522Mξ2100
TkeV

} , (2.17)

となる．ここで，N24は水素柱密度 (1024 cm−2)，niはイオンの個数密度，nZは元素の個
数密度，nHは水素の個数密度，M は元素の質量数，EeVは輝線の中心エネルギー (eV)，
ξ100は乱流速度 (100 km s−1)である．以上より，輝線の光学的厚みは振動子強度に比例
することがわかる．振動子強度は以下の式で表され，アインシュタインの B係数と同等
である．

flu =
mec

4π2e2
hνulBlu. (2.18)

ここで，νulは振動数，Bluはエネルギー準位 lから uへの遷移についてのアインシュタイ
ンのB係数である．表 2.1にOVII Heα輝線の各輝線の振動子強度を示す．共鳴線は禁制

表 2.1: OVII Heαの各輝線の振動子強度．

輝線 振動子強度 中心エネルギー (Å)

共鳴線 7.2× 10−1 21.6

異重項間遷移線 (3P2 → 1S0) 1.1× 10−7 21.8

異重項間遷移線 (3P1 → 1S0) 8.2× 10−5 21.8

禁制線 2.0× 10−10 22.1

線や異重項間遷移線に比べて振動子強度が数桁大きい．つまり共鳴線は他の遷移線に比べ
てRSの影響を受けやすい．RSの影響が観測されるのは SNRのジオメトリに依存する．
SNRの表面輝度が非一様で偏っている場合は視線方向に水素柱密度が大きくなりRSの効
果が現れるが，表面輝度が一様の場合は SNR全体でRSの効果が打ち消されるためスペ
クトルには現れない (図 2.6)．SNRの形態が偏っている場合に限り，観測者に届くはずの
共鳴線がRSによって届かなくなる．そのため，観測される共鳴線の強度が小さくなり，
G-ratioや f/rが大きくなる．よってG-ratioや f/rはRSが起きていることのプローブと
なり得る．また，スペクトル上では共鳴線以外の Lyα輝線などの振動子強度の大きい輝
線もRSの影響で輝線強度が小さくなることが特徴である．
SNRにおけるRSは，星間空間でのRSは考えずに SNRプラズマによるRSを考える．
特に SNRのリムで視線方向に光学的に厚くなるような仮定をもとに透過率 pは以下の式
で表される (Kaastra & Mewe, 1995)．

p =
1

1 + 0.43τ
． (2.19)
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(a) 表面輝度が非一様の場合 (b) 表面輝度が一様の場合

観測者 観測者

禁制線

共鳴線

共鳴線

共鳴線

共鳴線

共鳴線

SNR SNR

shell shell

図 2.6: SNRにおける共鳴散乱の模式図．この図は球対称のジオメトリを表している．(a) 表
面輝度が非一様の場合．図のように表面輝度が偏っている場合，視線方向にプラズマが深くなり
OVII Heα (r)などの共鳴散乱が起きやすい輝線は散乱されて観測者に届かなくなる．一方で，反
応が起きにくい輝線は散乱を受けずに観測者に届く．(b) 表面輝度が一様の場合．SNR全体で共
鳴散乱の影響が打ち消される．

SNRにおけるRSの観測例には，Cygnus Loop(Miyata et al., 2008)やN49(Amano et al.,

2020)がある．N49はRGSスペクトルにおいて典型的な SNRプラズマでは説明できない
ほど高い f/r比を示す (Amano et al., 2020)．また，N49は南東部に分子雲が存在してお
り (Banas et al., 1997)，SNRと分子雲との相互作用で南東部において X線で明るく輝
いており，表面輝度が偏っている．Amano et al. (2020)では透過率を理論的手法と観測
的手法の 2通りから求めて比較することで，RSが起きているプラズマの深さを 10—34

×(cm−3/nH) pcと求めた．これがN49の直径∼ 20 pcとおおよそ一致していることから
RSと結論づけている．また，N132Dにおいても同様の手法でRSの可能性が指摘されて
いる (Suzuki et al., 2020)．
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超新星残骸J0453.6−6829の
観測の動機と特徴

超新星残骸 (SNR)のX線スペクトルから元素組成比やプラズマの電子温度などを正確に測
定するためには放射過程を明らかにする必要がある．近年のX線精密分光観測によって，
高い f/r比が複数の SNRから報告されており (e.g., Cygnus Loop: Uchida et al. (2019),

N49: Amano et al. (2020))，これらの f/r比は典型的なSNRの熱的プラズマモデルでは説
明できない．この異常に高い f/r比の原因については，いずれも周辺環境との相互作用の
議論がされており，電荷交換 (CX)や共鳴散乱 (RS)の影響である可能性が示唆されている
(e.g., Uchida et al., 2019; Amano et al., 2020)．しかし，どのようなSNR(周辺環境，年齢，
親星の爆発タイプ，形態など)でCXやRSが起きるのかは完全には明らかになっていな
い．SNR J0453.6−6829は，Haberl et al. (2012)による熱的プラズマのみのモデルフィッ
トにおいてOVII Heα (f)に大きな残差を示した (図 3.1)．さらに SNR J0453.6−6829は，
高い f/r比が報告されているN132D(Suzuki et al., 2020)やN23(Broersen et al., 2011)な
どと比べて周辺環境のダスト密度が大きいことが報告されている (Williams et al., 2006)．
我々は，SNR J0453.6−6829におけるOVII Heαの f/r比について議論を行うため，禁制線
や共鳴線を分光できるエネルギー分解能を持つXMM-Newton衛星搭載の反射型回折格子
を用いて解析を行った．また，ATCA & Parkesの電波データを用いてSNR J0453.6−6829

の周辺環境について解析を行い，f/r比と周辺環境の関係について議論を行った．以下で
は SNR J0453.6−6829の詳細について述べる．
SNR J0453.6−6829はLMCに位置するCC型のSNRである (Lopez et al., 2009; McEntaffer

et al., 2012)．年齢は約 1.3万年で内部にパルサー風星雲 (PWN) が存在する (Gaensler

et al., 2003)．図 3.2の電波イメージとX線イメージが示すようにSNR J0453.6−6829から
のX線放射は，中心の点源からの放射と拡がった放射が存在する (Gaensler et al., 2003)．
Chandra衛星のCCDスペクトルのモデルフィットの結果，中心からの放射はべき関数で
表され，光子指数 Γ = 2.0は PWNの典型的な値であることから PWNからのシンクロ
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トロン放射であり，拡がった放射は元素組成比が LMCの値と一致していることから，イ
ジェクタではなく衝撃波によって加熱された ISMからの熱的放射であることがわかって
いる (McEntaffer et al., 2012)．さらに，CCDスペクトルは 2温度の ISM由来のNEIで
表される．Haberl et al. (2012)は SNR J0453.6−6829の多波長解析を行い，電波データの
解析から SNR J0453.6−6829は PWNを中心にもち，さらにX線スペクトル解析の結果
から，熱的放射は ISMからの放射であるというMcEntaffer et al. (2012)と同様の結果を
得ている．
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図 3.1: SNR J0453.6−6829の EPICと RGSスペクトルフィットの結果 (Haberl et al., 2012)．
各色に対する検出器は，pn (黒)，MOS1 (青)，MOS2 (シアン)，RGS1 (赤)，RGS2 (緑)である．
下段は残差を示す．
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図 3.2: ATCA & Parkesによる SNR J0453.6−6829の 1.4 GHzと 2.4 GHzの電波イメージと
Chandraによる 0.3–2.0 keVと 2.0–8.0 keVのX線イメージ (Gaensler et al., 2003)．
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XMM-Newton 衛星

4.1 概観
XMM-Newton (X-ray Multi-Mirror Mission - Newton)衛星 (Jansen et al., 2001)は 1999

年 12月に欧州宇宙機関 (ESA: European Space Agency) によって打ち上げられたX線天
文衛星であり現在も運用されている (図 4.1)．XMM-Newton衛星は重さ 4 t，高さは 10 m

に渡る大型衛星で，軌道傾斜角 40度で近地点 5,000 km，遠地点 115,000 kmの楕円軌道
を周期 48時間で周回する (図 4.2左)．図 4.2右に示すようにXMM-Newton衛星には 3台
のX線反射型望遠鏡と 1台の可視光/紫外線望遠鏡の計 2種類の望遠鏡が搭載されている．
X線望遠鏡の焦点面には 1台のX線CCD (Charge Coupled Device)検出器と，反射型回
折格子による分光器を備えた 2台のX線CCD検出器が置かれている．XMM-Newton衛
星の大きな特徴は反射型回折格子の高い分光性能によりエネルギー分解能 4 eV@1 keVを
達成していることである．現在でも軟X線帯域において最もエネルギー分解能が良いX

線検出器のうちの一つであり，これによってX線精密分光観測を可能にしている．また，
XMM-Newton衛星はX線望遠鏡 3台合わせて 4650 cm2@1 keVという打ち上げ当時最大
の有効面積を誇り，角度分解能は∼15秒角@1.5 keVであり，エネルギー感度は 0.1–15 keV

である．以下ではXMM-Newton衛星について詳しく見ていく．

図 4.1: XMM-Newton衛星のイメージ (https://www.esa.int/Science Exploration/Space Science/XMM-

Newton overview)．

https://www.esa.int/Science_Exploration/Space_Science/XMM-Newton_overview
https://www.esa.int/Science_Exploration/Space_Science/XMM-Newton_overview
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図 4.2: 左図: XMM-Newton衛星の軌道．右図: XMM-Newton衛星の内部構成図 (Barré et al.,

1999)．3台のX線望遠鏡が搭載されている．

4.2 X線望遠鏡
XMM-Newton衛星に搭載されている X線望遠鏡は全反射を利用したWolter-I式望遠
鏡である．Wolter-I型光学系は回転双曲面と回転放物面における 2回の全反射により集光
し，光軸外での像の収差を小さくする (図 4.3)．X線は屈折率が 1に近く，物質透過力が高
いため，可視光の集光に用いられるような屈折レンズや，面にほぼ垂直に入射する構造の
反射鏡では集光することができず，X線の集光には全反射や回折が用いられる．Wolter-I

型光学系には，ニッケル基板の表面を金でコーティングした 58枚のを重ね合わせたもの
が使用されており，口径 70 cm，焦点距離 7.5 mの多重薄板型望遠鏡である．

図 4.3: XMM-Newton衛星の X線望遠鏡の光路 (XMM-Newton Science Operations Centre,

2021)．回転放物面と回転双曲面の 2つの反射鏡でX線を集光する．

望遠鏡の基本的な性能は主に有効面積と結像性能の 2つで決定される．有効面積とは，
光子の入る部分の面積に鏡の反射率をかけたものである．有効面積の値が大きいほどより
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多くの光子を集めることができる．また，光軸からずれて入射したX線は反射できる鏡の
枚数や領域が減り，有効面積は相対的に落ちていく．これを vignetting効果と呼び，入射
X線のエネルギーに依存するため，エネルギーが高いほどこの効果が顕著に現れる．図 4.4

にXMM-Newton衛星に搭載されている検出器のそれぞれの有効面積を示す．CCD1台あ
たり∼1500cm2@1 keVで合計 4650 cm2@1 keVの有効面積は打ち上げ当時X線望遠鏡と
しては最大であった．一方，結像性能とはPoint Spread Function (PSF) と呼ばれる点源
を観測したときの輝度分布によって評価される．PSF中心から半径方向に積分した光量
の総光量に対する割合を Encircled Energy Function (EEF) と呼ぶ．特に，EEFが 0.5と
なる円の直径，すなわち総光量の半分が含まれる円の直径はHalf Power Diameter (HPD)

といい，結合性能を定量的に評価する基準として用いられる. 図 4.5にXMM-Newton衛
星に搭載されているCCDのPSFとEEFを示す．XMM-Newton衛星搭載のCCDの角度
分解能は∼15秒角@1.5 keV (HPD)である．

図 4.4: XMM-Newton衛星に搭載されている CCDのMOS(後述)と分光器の RGS(後述)の有
効面積 (XMM-Newton Science Operations Centre, 2021)．

4.3 検出器
XMM-Newton衛星には先に述べたようにX線望遠鏡の焦点面に 1台のX線CCD検出
器European Photon Imaging Camera (EPIC)と反射型X線回折分光器を備えた 2台のX

線 CCD検出器，そして可視光/紫外線望遠鏡の焦点面にグリズム分散器を備えた 1台の
CCD検出器Optical Monitor(Mason et al., 2001)が搭載されている．以下では EPICと
反射型X線回折分光器について述べる．
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図 4.5: MOS1(後述)の PSF (左図)と EEF (右図) (Aschenbach, 2002)．

4.3.1 EPIC

EPICとは，X線望遠鏡の焦点面に搭載されている X線 CCDである．EPICは 2台
のMOS (Metal Oxide Semi-conductor) 検出器 (Turner et al., 2001)と 1台の pn検出器
(Strüder et al., 2001)の計 3台のCCDで構成される．CCDは，2次元に配列されたピク
セルで構成されるイメージセンサーである．CCDは優れた撮像性能とエネルギー分解能
をもち，フォントンカウンティング型X線CCDは 1993年に打ち上げられた日本のX線
天文衛星「ASCA」に搭載されて以来，X線望遠鏡の焦点面検出器として世界のX線天文
衛星で広く使われている．CCDの各ピクセルに入射した光子は空乏層で光電吸収され，
入射光子のエネルギーに比例した数の電荷が発生する．1ピクセルに入射するX線光子の
数は，一般的なX線天体を観測した場合，1回の露光につき多くとも 1個である．これに
より，各ピクセルで発生した電荷量を測定することで，入射X線の位置とエネルギーを
測定することができる．X線天文学で使用されるCCDは，X線の入射する方向から表面
照射型 (Front-Illuminated: FI) と裏面照射型 (Back-Illuminated: BI) の 2種類に分類さ
れる．FIは電極のある側からX線が入射するため，一部の光子が電極で吸収されてしま
う．このため，一般的に FIは低エネルギー側で検出効率が落ちるという欠点をもつ．ま
た，FIは電極側がデブリや微小隕石にさらされてしまうため， 素子が破損しやすい．一
方でBIはこうした点においてはFIよりも優れているが，裏面近くで発生した電荷を電極
に集める影響で電荷が広がりやすいためエネルギー分解能が FIよりも悪くなる傾向があ
る．また，BIには製造や組み立てが難しいという欠点がある．以下ではMOSと pnをそ
れぞれ詳しくみる．
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MOS

MOSは撮像領域が 2.5 cm四方の FI型CCDである．XMM-Newton衛星には 2台搭載
されていて，それぞれMOS1,MOS2と呼ばれる．図 4.6に実際のMOSの写真とMOSの視
野 30分角に対するMOSの 7枚のCCDの配置を示す．MOSがカバーするエネルギー帯域
は 0.15–12 keVで，エネルギー分解能は∼70 eV@1 keVである．また，角度分解能 (HPD)

は 14秒角@1.5 keVである．図 4.4にXMM-Newton衛星に搭載されている各検出器の有
効面積を示したように，MOSの光軸上における有効面積は 1台あたり 1500 cm2@1 keV

である．

図 4.6: 実際のMOSの写真 (Turner et al., 2001)とX線望遠鏡に対するMOSの 7枚のCCDの
配置 (XMM-Newton Science Operations Centre, 2021)．

天体観測におけるX線帯域のバックグラウンドは主に宇宙X線背景放射 (Cosmic X-ray

Background; CXB)と非X線バックグラウンド (Non X-ray Background; NXB)の 2つで
ある．NXBは主に宇宙線そのものと宇宙線と検出器の相互作用によるものがある．MOS

のNXBは以下の 2つに分けられる．低エネルギー (< 0.3 keV)で重要となる検出器ノイ
ズ成分と高エネルギー (>数 keV)で重要となる筐体や検出器自身と宇宙線との相互作用
に起因する成分である．さらに後者は，ソフトプロトンのフレアによって急激な変動をみ
せる成分と時間変動しない成分からなる．時間変動をする成分は望遠鏡によって集光さ
れたソフトプロトン (<数 100 keV)によるもので，安定な成分は高エネルギー粒子 (>数
100 keV)によるものである．
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pn

pnは撮像領域が 6 cm四方の BI型 CCDである．図 4.7に実際の pnの写真と pnの視
野 30分角に対する pnの 12枚のCCDの配置を示す．pnがカバーするエネルギー帯域は
MOS同様 0.15–12 keVで，エネルギー分解能は∼80 eV@1 keVである．また，角度分解
能 (HPD)は 15秒角@1.5 keVである．図 4.4に示したように，pnの光軸上における有効
面積は 1500 cm2@1 keVである．pnのNXBはMOSと同様である．
MOSと pnの相違点は，MOSがFIであるのに対し pnがBIであることや，読み出し速
度が pnの方が比較的大きいことである．

図 4.7: 実際のpnの写真とX線望遠鏡に対するpnの 12枚のCCDの配置 (XMM-Newton Science

Operations Centre, 2021)．

4.3.2 反射型X線回折分光器 RGS

Reflection Grating Spectrometer (RGS)とは，反射型回折格子を用いた分散型の X線
分光器 (den Herder et al., 2001)であり，軟X線帯域における精密分光観測を可能にする．
RGSは，Reflection Grating Assemblies (RGA)と呼ばれる反射型 X線回折格子と RGS

Forcal Cameras (RFC)と呼ばれる分散した光子を検出する 9つのCCDの配列からなる．
カバーするエネルギー帯域は 5–38 Å (0.35–2.5 keV)で，エネルギー分解能は点源の場合
1 keVのX線に対して 2.0 eV (FWHM)である．これはCCDよりも 1桁優れたエネルギー
分解能で，C,N,O,Ne,MgのHe-like tripletを含むK殻遷移輝線や Feの L殻遷移輝線など
の分光が可能である．図 4.8に示したように 2台のRGAは望遠鏡とMOS1,2を結ぶ光路
上に配置され，集光された光子のうち約 44%がMOSに入射し，約 40%がRGAに分散した
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後RFCに入射し，残りは回折格子に吸収される．以下に，RGAとRFCの仕様を述べる．
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図 4.8: EPICとRGSに入射するX線の光路 (den Herder et al., 2001)．X線望遠鏡を通ってき
たX線は EPICに入射するもしくは図中の青色で示されたRGAで分散されてRFCに入射する．

• RGA

RGAは 182個の反射型ブレーズド回折格子から構成される．図 4.9左に実際のRGA

の写真を示す．図 4.9右のようにブレーズド回折格子は，溝の断面形状が鋸歯状であ
る．この形状により，入射角 (α)とブレーズ角を調整することで鏡面反射光の射出
角度を一致させ，特定の波長・特定の次数の回折光を干渉させることができる．平
面の回折光子は 0次光の強度が最大となるが，ブレーズド回折格子はこの構造によ
り任意の次数の回折光強度を最大にすることができる．RGAの場合，15 Åの光子
の 1次光で回折効率が最大となるようにブレーズ角と入射角 (α)が設定されており，
1次光に対して高い回折効率が得られる設計となっている．各回折格子は大きさ約
10 cm × 20 cm の SiC基板を厚み 2000 Åの金でコーティングしたものである．溝
の密度は RFC上での収差を補正するために場所によって 10%程度変化するが，中
心で 646 mm−1程度である．

• RFC

RFCは9つのBI型のCCDで構成され，CCDはそれぞれ，長波長側から順にCCD1–9

と番号がふられている (図 4.10上)．また，RFCは図 4.10下のようにローランド円
上に沿うように高低差がつけられて配列されている．RFCの場合，CCDは低エネ
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図 4.9: RGAの実際の写真 (https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xmm/xmmhp gal hard photo rgs.html)

と構造図 (den Herder et al., 2001)．

ルギーのX線の検出効率を上げるために，約 30 µm厚の裏面照射型のCCDを採用
し，CCDのX線受光面には可視光，UV遮光用のAlコーティングが施されている．
CCD9枚を配列したRFCの大きさは分散軸方向は 1次光で 6–38 Åの波長範囲に対
応し，分散軸垂直方向に視野 5分角に相当する．

入射したX線は以下の式に従ってRGSによって分光される．

mλ = d(cos β − cosα). (4.1)

ここで，m(= −1,−2, ...) は回折光の次数，λはX線の波長，dは溝の間隔，α, βはそれ
ぞれ図 4.10右に示すX線の入射角，回折角である．分散角は入射してきたX線のエネル
ギー依存性があり，波長が長いほど分散角は大きくなりCCD1に近いところに入射する．
また，次数mにも依存し，高次数になるほど分散角は大きくなりCCD1に近いところに
入射する．RGAによって回折されたX線の 1次，2次，およびそれより高次の回折光は
RFC上で検出され，入射するイベントのエネルギーに対してCCDの信号電荷量とCCD

への入射位置の 2つの情報が得られる．これら 2つを用いて，CCDの波高値から求まるエ
ネルギーと検出位置から求まる波長が一致する場所を抽出することができる．図 4.11上
にRFCによって取得されたイメージを示す．また，図 4.11下にRFCで得られたイメー
ジから，横軸を分散角，縦軸をCCDの波高値に変換したプロットを示す．図 4.11下はバ
ナナプロットと呼ばれ，エネルギーを 2通りの方法で出すことで，イベントの領域を制
限することができ，その領域をを抽出することで回折光の次数の分解が行える．RFCの
CCDは 2 keVのX線に対して，FWHMで 160 eVという回折光の次数の分解に必要なエ
ネルギー分解能を持つ．また，RGA，RFC，MOSの配置を回折光の結像するローランド
円上にすることで，回折格子を配列したことで生じる収差を解消している．
RGSの観測データにはMOSと同様に高エネルギーの荷電粒子によるバックグラウン
ドが存在し，これらは大きく以下の 3つに分けられる．(1)望遠鏡の視野外から入射する

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xmm/xmmhp_gal_hard_photo_rgs.html
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図 4.10: 上図: RFC上における CCD9枚の配置 (XMM-Newton Science Operations Centre,

2021)．長波長側から順に 1–9と番号がつけられている．電荷転送の方式がフレーム読み出しのた
め図中の Image (撮像領域)に加えて Storage (蓄積領域)をもつ．下図: RFCの配置 (den Herder

et al., 2001)．ローランド円上に沿うように高低差をつけて設置されている．

高エネルギー荷電粒子 (minimum ionizing particles と陽子，イオン)と，(2)これらの荷
電粒子と検出器の相互作用による蛍光X線，(3)望遠鏡を通って入射する soft protonであ
る．(1)の視野外から入射する荷電粒子によるバックグラウンドは，RFC上にランダムで
入射してくるため荷電粒子が検出される位置はエネルギーに依存しない．図 4.11下図の
バナナプロットに示すように，RGSのイベントデータは検出位置から求まる回折光のエ
ネルギーとCCDの波高値に相当するエネルギーが一致する領域からイベントを抽出する
ため，(1)のバックグラウンドはほとんど除去できる．(2)の蛍光X線のバックグラウンド
は検出器のハウジングの構成物質であるAlのKα輝線と，これを遮断するためのAuコー
ティングによるAuのM殻輝線である．これらの蛍光X線のバックグラウンドの強度は
非常に低い (< 10−3 counts cm−2 s−1)ことがわかっている．(3)の soft protoによるバッ
クグラウンドは望遠鏡を通ってRGAで反射し，RFC上に入射し，0次光の位置にピーク
を持つ．そのため一般にCCD9やCCD8にてバックグラウンドが高くなる．
図 4.4にMOSとRGSの有効面積を示す．RGSの有効面積が 0.5–0.6 keVと 0.9–1.2 keV

のところで小さくなっているのは，それぞれの波長帯域に対応するRGS1のCCD7とRGS2

の CCD4が破損していることによるものである．有効面積が串状に小さくなっていると



32 第 4章 XMM-Newton 衛星

ff
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図 4.11: 上: RFC上で得られたイメージ．下: 上図を，縦軸をCCDの波高値になおしたプロッ
ト．2次光までみえており，下の赤線で囲まれた領域が 1次光にあたり，上の赤線で囲まれた領域
が 2次光にあたる．この図はバナナプロットと呼ばれる (den Herder et al., 2001)．

ころは，CCDに使用できない行があるもしくは CCDギャップがあることに起因する構
造である．
RGSの点源に対する応答関数は上述した有効面積に加え，Line Spread Function (LSF)

を含む．LSFとは光軸から単色X線が入射した際に観測される，分散軸方向の輝度分布
のことである．RGSの LSFは，X線望遠鏡とRGAの応答関数と，それに続くRFCの応
答関数の畳み込みである．望遠鏡の応答は入射した光子の波長を中心としたローレンツ分
布で近似できる．RGAの応答は回折格子の配置や溝密度の精度，RGAの表面の粗さに依
存する．RGAの表面の粗さはRGA表面でのX線の散乱を引き起こし，これによりRGA

の応答は入射した光子の波長を中心としたガウス分布を持つ成分と幅の広いローレンツ
分布からなる．幅の広いローレンツ分布の成分は図 4.11の下図における赤線で囲まれた
領域のように，RFC上で領域を指定してイベントを抽出することで減らすことができる．
図 4.12において，RFCの応答関数を畳み込んだ後にも低エネルギー側 (長波長側) に伸び
る成分が落としきれていないのは，RFCの単色X線に対する応答にも低エネルギー側に
伸びる成分があるためである．RGSの広がった天体に対しては，スリットを装備をして
いないためスペクトルに天体の空間的な広がりが畳み込まれる．RFC上において，入射
する光子の光軸からのズレ θは以下の式で表される．

∆λ = 0.138 m−1(θ/arcmin)Å. (4.2)

ここでmは回折光の次数である．RGSで広がった天体を解析する際は，応答関数は点源に
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対する応答関数に天体の分散軸方向の輝度分布を畳み込んだものを使用する必要がある．

図 4.12: RGSの応答関数 (XMM-Newton Science Operations Centre, 2021)．3つのコンポーネ
ントはそれぞれX線望遠鏡 (緑)，RGA (赤)，検出器 (青)の応答関数である．
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第 5 章

超新星残骸J0453.6−6829のX線解析

5.1 観測とデータ処理
本研究では，XMM-Newton衛星によって2001年3月29日に観測されたSNR J0453.6−6829

のデータ (観測 ID:0062340101)を用いた．RGSのデータに加え，より広いエネルギー帯
域をカバーするMOSのデータを用いてスペクトル解析を行った．XMM提供の Science

Analysis Sdoftware (SAS) version 18.0.0を用いて，RGSとMOSのデータリダクション，
再プロセスを行った．校正データベースは 2020年 6月時点で公開されている最新のもの
を用いた．スペクトル解析にはオランダ宇宙研究所 (Netherlands Institute for Space Re-

search: SRON)が提供している解析ツールである SPEX (ver. 3.06.01)を使用した．また，
本解析ではRGSの 2次光は統計が十分ではないため使用しなかった．
SNR J0453.6−6829は 2.5分角程度の広がりを持つため表面輝度を畳み込んだ応答関数
を用意する．本研究では，MOSのイメージから天体のプロファイルをプラズマモデルに
畳み込むモデルである SPEXの Lproモデルを用いた．本解析では，MOS1の 0.5–10 keV

の SNR J0453.6−6829のイメージを元に Lproを使用した．

5.2 解析と結果
図 5.1 にMOSと pnから取得した SNR J0453.6−6829の X線イメージを示す．0.3–

2.0 keVのエネルギー帯域ではSNR全体からの放射が，2.0–8.0 keVのエネルギー帯域では
SNRの中心からの放射が卓越している．SNR全体に広がった放射は ISM由来の放射で，
中心からの放射はPWNからの放射である (McEntaffer et al., 2012; Haberl et al., 2012)．
我々はまず，McEntaffer et al. (2012)を参考に，SNR J0453.6−6829からのX線放射は 2温
度の熱的プラズマからの放射とPWNからの放射であると仮定してモデルフィットを行っ
た．この際，SNR J0453.6−6829までの距離を 50kpcに，W統計 (Wachter et al., 1979)を
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用いてスペクトル解析を行った．なお今後の文中の誤差及び図表中の誤差表記は全て 1σ

としている．以下に，今回フィッティングに用いた放射モデルの詳細を述べる．

• Neij: non-equilibrium ionisation jump model

熱的プラズマからの放射モデル．netの値を変えることで IP, CIE, RPのいずれも再
現できる．主なパラメータはEM = nenHV (2.1章を参照)，初期状態と終状態の電
子温度 (kTinit, kTe)，net，元素の組成比 (太陽組成に対する比率)である．kTinit ∼ 0

の場合に IPを，kTinit > kTeの場合にRPを再現する．また，net > 1012 cm−3 sの
場合にCIEとなる．

• Hot: collisional ionisation equilibrium absorption model

プラズマの吸収モデル．上記の neijモデルにかけることで星間吸収を再現する．主
なパラメータは水素柱密度 (NH)，吸収体の電子温度 (kTe)，元素の組成比 (太陽組
成に対する比率)である．

• Pow: power law model

単純なべき関数で表される放射モデル．本解析では，PWNからの非熱的放射を pow

モデルで再現する．主なパラメータは，規格化定数 (photons s−1 keV－ 1)と光子指
数 Γである．

本研究では，これらのモデルを用いてRGS1, 2の1次光を足し合わせたスペクトルとMOS1,

2のスペクトルを同時にフィットを行った．以降，スペクトルの見やすさの観点からRGS

スペクトルとMOS1のみのスペクトルを載せる．

5.2.1 2温度プラズマモデルでの解析
図 5.2にMOSとRGSで得られた SNR J0453.6−6829のスペクトルを示す．4章で述べ
たように，RGSはMOSより一桁程度エネルギー分解能が良いのでMOSで分光できない
輝線がRGSでは検出されている．短波長側から主要輝線はNe IX Heα，FeXVII L(3d-2p)，
OVIII Lyβ，FeXVIII L(3s-2p)，FeXVII L(3s-2p)，OVII Heγ，OVII Heβ，OVIII Lyα，OVII

Heα (r), OVII Heα (r)が検出された．∼ 16 Å付近のOVIII Lyβと FeXVIII L(3s-2p)の 2

つの輝線は中心エネルギーが近く，スペクトル上で重なりあっている．
まず最初に，McEntaffer et al. (2012)にならって 2温度の熱的プラズマ放射を再現する

neijモデルとPWNからの放射を再現する powモデルを用いてフィットを行った．これら
の放射に，星間吸収を再現するモデル hotをかけた以下のモデルで解析を行う．

星間吸収× (高温度 ISM +低温度 ISM + PWN). (5.1)

以降，このモデルを「2NEIモデル」と呼ぶ．ここで，LMCの星間吸収モデル hotの水素柱
密度 (NH)，EMをフリーパラメータにした．ISMプラズマに関してはそれぞれEMとnet，
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図 5.1: MOSで取得した 3色イメージ．各エネルギー帯域は 0.3–1.2 keV (赤)，1.2–2.0 keV (緑)，
2.0–8.0 keV (青)である．マゼンタと白の線はそれぞれRGSの 5分角の視野とスペクトルの抽出
領域を示す．

電子温度 (kTe)，輝線が検出されている各元素 (C, N, O, Mg, Ne, Fe) をフリーパラメータ
にした．powモデルに関してはΓ = 2.0とし，規格化定数を 3.5× 1043 photons s−1 keV−1

に固定した (McEntaffer et al., 2012)．
2NEIモデルで得られたベストフィットの結果を図 5.2に，パラメータを表 5.2に示す．

McEntaffer et al. (2012)の結果同様，2NEIモデルはMOSスペクトルをよく再現した．
また，各元素の組成比が LMCの組成比とおおよそ一致したことから，熱的プラズマの放
射は ISMからの放射であることがわかった．すなわち SNR J0453.6−6829からのX線放
射は，ISMプラズマとPWNからの放射である．一方で，RGSスペクトルに着目すると，
2NEIモデルでスペクトル全体はおおよそ説明されるが，Haberl et al. (2012)の結果と同
様にOVII Heα (f)に大きな残差が見られた．また，OVIII Lyβにもデータとモデルの不
一致が発見された．
先に述べたようにOVIII LyβはFe-L輝線であるFeXVIII L(3s-2p)と重なり合っている．

Fe-L輝線は複雑で輝線強度を解析的に解くのが難しいため，輝線強度などのアトミック
データに不定性がある (Gu et al., 2019)．SNRのみならず銀河などのRGSスペクトル解
析において，OVIII Lyβの輝線がモデルと合わないことはたびたび報告されており，デー
タとモデルの不一致は Fe-L輝線によるものである可能性が指摘されている (e.g., de Plaa

et al., 2012; Amano et al., 2020)．2NEIモデルでのフィット結果におけるOVIII Lyβの
残差は Fe-L輝線の不定性の影響である可能性がある．
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図 5.2: MOS1 (灰色) とRGS (黒色) スペクトルの 2NEIモデルによるフィッティング結果とそ
れぞれの成分の寄与．青色が低温度の ISM成分とオレンジが高温度の ISM成分を表す．下枠に残
差を示す．∼ 16 Åと∼ 22 Åの赤い矢印はデータとモデルに不一致がある箇所で，それぞれOVIII

Lyβ + FeXVIII L(3s-2p)とOVII Heα (f)の輝線である．

5.2.2 OVII Heα 輝線によるプラズマ診断
2NEIモデルで大きな残差を示したOVII Heα (f)に着目して議論を進める．OVII Heα

(f)は酸素のHe-likeイオンからの放射である．He-likeイオンの輝線強度比からはプラズマ
の電子温度や電子密度がわかる (2章参照)．今回得られたRGSスペクトルでは，He-likeイ
オンからの放射であるOVII Heα (r)とOVII Heα (f)が分光できているため，f/r比を用い
て電子温度との関係を調べた．図 5.3 (a)にプラズマの電子温度に対するf/r比を示す．図
中の曲線は，SPEXのneijモデルから計算されるnet = 1.0×1012 cm−3 sにおける f/r比で
ある．netを変化させてもモデル曲線はほとんど変わらないため，net = 1.0× 1012 cm−3 s

のみの結果を示している．さらに，2NEIモデルでのベストフィット結果から得られた
電子温度と，RGSスペクトルから測定した f/r比をプロットした．このとき，RGSス
ペクトルから得られた f/r比を説明するためには，電子温度∼ 0.02 keVが要求される．
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図 5.3: (a) 電子温度に対する f/r比．オレンジと青の領域はそれぞれRGSスペクトルから測定
した f/r比と 2NEIモデルでのベストフィットの低温NEIの電子温度である．曲線は，neijモデル
から計算される net = 1.0× 1012 cm−3 sにおける f/r比を示す．(b) net = 1.0× 1012 cm−3 sの
プラズマにおける，電子温度に対する酸素のイオン存在比 (O ionization fraction)．赤線は，OVII

Heα (r)やOVII Heα (f)を放射するHe-likeイオンである．

kTe ∼ 0.02 keVは典型的な SNRプラズマの電子温度に比べると低い値である．イオンの
電離状態は電子温度に依存するため，OVII Heα (f)を放射するHe-likeのイオンまで電離
するためには電子温度が高い必要がある．図 5.3 (b) には net = 1.0× 1012 cm−3 sのプラ
ズマ中での，電子温度に対する酸素のイオン存在比を示す．得られた f/r比が要求する電
子温度∼ 0.02 keVのとき，酸素は低電離のBe-likeのイオンが最も多く，He-likeはほとん
ど存在しないことがわかる．このとき，観測された RGSスペクトルのOVII輝線強度を
説明するためには，非常に大きなイオン存在比でなければならない．しかし，その場合，
OVII Heα (f)やOVII Heα (r)のデータとモデルが一致しても，Be-likeからの輝線が卓越
し，RGSスペクトル全体を説明することができない．
これまでは電離が優勢なプラズマである IP (2章参照)を考えてきたが，ここでは再結
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合が優勢なプラズマであるRPを仮定することで f/rを説明可能かどうかを検証した．2

章で述べたように，RPでは再結合が優勢であるため f/r比が大きくなる．以下では，RP
からの熱的放射と PWNからの放射を考え，以下のモデルでフィットを行った．

星間吸収× (RP + PWN). (5.2)

ここで，RPを再現する neijモデルの，EMと net，kTe，輝線が検出されている各元素 (C,

N, O, Mg, Ne, Fe) をフリーパラメータにした．また，kTinit = 11 keVに固定した．こ
のモデルでのフィット結果を図 5.4に示す．2NEIモデルと同様にOVII Heα (f)とOVIII

Lyβに大きな残差を示した．続いて，IPにおける電子温度に対する f/r比の議論と同様
に，RPにおける電子温度に対する f/r比を図 5.5に示す．IPと異なり，RPにおいては
netを変化させることで f/r比が大きく変化したため，net = 1010，1011，1012 cm−3 sに
おける f/r比を示した．RPの場合，低温度で高い netから高温度で低い netに至るまで，
多くのプラズマ状態で，得られた f/r比を説明できる可能性がある．そこで，f/r比を説
明することができる netと電子温度 (例えば net = 1011 cm−3 sかつ kTe = 0.2 keV)で，
スペクトルの OVII Heα (r)と OVII Heα (f)の輝線強度を再現することを試みた．しか
し，いずれの場合もOVIII LyαとOVII Heαの強度比が合わない，もしくは，連続成分の
RRCが卓越し，スペクトルの広い範囲でデータとモデルに食い違いが見られた．OVIII

Lyα/OVII Heα比が合わない理由は以下の通りである．RPは再結合が優勢であるから，
OVII Heαの輝線はH-likeイオンから放射される．このとき，H-likeイオンは衝突励起に
よってOVIII Lyαも放射をする．RPによって，OVII Heαの放射強度が説明される場合，
H-likeのイオン存在比が大きくなり，それに伴ってOVIII Lyαの輝線強度も大きくなる．
したがって，OVIII Lyαのモデルがデータを超過し，強度比が合わない．以上より，RP

ではスペクトル全体を説明できないことがわかり，RPの可能性を棄却した．
以上より，f/r比に着目すると，SNR J0453.6−6829の RGSスペクトルは熱的プラズ
マのみでは再現できず，他の放射過程を考える必要がある．そこで我々は，f/r比を説明
する物理過程としてCXとRSの可能性をそれぞれ検証した．

5.2.3 電荷交換モデルでの解析
まず SNR J0453.6−6829における CXを検討する．2 章で述べたように，SNRにおけ
るCXは衝撃波で加熱されたプラズマ中のイオンと周囲に存在する中性物質の電子による
再結合反応である．CXによる放射は，SPEXのCXモデル (Gu et al., 2016)で再現する．
CXモデルの詳細は以下の通りである．

• CX: model for charge exchange

熱的プラズマと冷たい中性物質の相互作用によるCXの放射モデル．単一電子の再
結合反応から放射強度が計算される．主なパラメータは，EMCX = nHnnhVCX，中
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図 5.4: RPを仮定したときのフィット結果．赤い実線は kTinit = 11 keV，kTe = 0.17 keV，
net = 1.2× 1012 cm−3 sのときの neijモデル (RP)を表す．
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性物質とイオンの衝突速度 (vcol)，プラズマの電子温度 (kTe)，プラズマの元素の組
成比 (太陽組成に対する比率)である．ここで，nHはプラズマの水素個数密度，nnh

は中性物質の水素個数密度，VCXはプラズマと中性物質が相互作用する有効体積で
ある．

我々は，2NEIモデルにCXモデルを加えた以下のモデルでフィットを行った．

星間吸収× (高温度 ISM +低温度 ISM + PWN+CX). (5.3)

以降，このモデルを「2NEI+CXモデル」と呼ぶ．ここでCXのフリーパラメータはEMCX

と vcolである．CXモデルの，プラズマの元素組成は neijモデルの元素組成比に固定した．
また，他のコンポーネントのフリーパラメータは 2NEIモデルと同様にした．
2NEI+CXモデルで得られたベストフィットの結果を図 5.6に，パラメータを表 5.2に
示す．2NEIモデルと 2NEI+CXモデルでの残差も同時に示す．2NEIモデルでのベスト
フィット同様，MOSのスペクトルは 2NEI＋CXモデルでよく再現した．RGSスペクト
ルでは，2NEIモデルで大きい残差があったOVII Heα (f)の残差が大きく改善された．CX

モデルがOVII Heα (f)に大きく寄与していることがわかる．また，OVIII Lyβ輝線の残
差は大きいままであるが，重ね合っている Fe-L輝線のモデルの不定性によるものである
可能性がある (5.2.2章参照)．

5.2.4 共鳴散乱モデルでの解析
次にSNR J0453.6−6829におけるRSを検討する．2章で述べたように，RSはOVII Heα

(r)などの振動子強度が大きい輝線が散乱されることによって，観測される輝線強度に影
響が出る可能性がある．我々は，RSが期待される振動子強度の大きい 5つの輝線 (Ne IX

Heα (r), FeXVII L(3d-2p)，FeXVII L(3s-2p)，OVIII Lyα，OVII Heα (r))を選んだ．その
5つの輝線に負のガウシアンを挿入することで，RSによって視線方向から外れたX線の
強度を再現した．すなわち全体のモデルは以下の通り，2NEIモデルに 5つのガウシアン
を引いたモデルである．

星間吸収× (高温度 ISM +低温度 ISM + PWN−ガウシアン (RS)). (5.4)

以降，このモデルを「2NEI−Gausモデル」と呼ぶ．ガウシアンの主なパラメータは規格化
定数 (photons s−1)と中心エネルギーである．本解析では，ガウシアンのフリーパラメー
タは規格化定数とした．中心エネルギーは各輝線でそれぞれ表 5.1のように固定した．他
のコンポーネントのフリーパラメータは 2NEIモデルと同様である．
2NEI−Gausモデルで得られたベストフィットの結果を図 5.7に，パラメータを表 5.2に
示す．2NEIモデルと 2NEI−Gausモデルでの残差も同時に示す．2NEIモデルでのベスト
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(マゼンタ)の寄与を示した．中段と下段は 2NEIモデルと 2NEI+CXモデルによる残差を示す．

フィット同様，MOSのスペクトルをよく再現した．2NEI−Gausモデルによるフィット
では，2NEIモデルにて大きな残差があったOVII Heα (f)に関して残差が改善された．ま
た，2NEIモデルと 2NEI+CXモデルの両方で大きい残差を示したOVIII Lyβは，データ
とモデルが合うようになった．RSモデルでは，OVIII LyβでRSを考えなかったが，残差
が改善された理由は以下の通りである．ベストフィットの結果 (図 5.7)を見ると，OVIII

LyαがRSの効果を大きく受けている．輝線がRSの効果を受けると，その輝線の強度が
大きくなる．すなわち，その輝線を放射するイオン存在比が大きくなる．その結果，RS

の影響を受けているOVIII Lyαを放射するH-likeイオンの存在比が大きくなり，それに
つれて同じくH-likeイオンからの放射であるOVIII Lyβの放射強度も大きくなる．その
ため残差が大きく改善された．



44 第 5章 超新星残骸 J0453.6−6829のX線解析

表 5.1: 各輝線の中心エネルギー．

輝線 中心エネルギー (Å)

Ne IX Heα (r) 13.4

FeXVII L(3d-2p) 15.0

FeXVII L(3s-2p) 17.0

OVIII Lyα 18.9

OVII Heα (r) 21.6
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第 6 章

議論

5章では，SNR J0453.6−6829のスペクトルから典型的な SNRの熱的プラズマでは説明で
きないほど大きい f/r比が得られた．高い f/r比は，スペクトルフィットにおいて，CX

もしくはRSを考慮した場合に説明できる．表 6.1にLMC/SMCに位置する SNRのうち，
RGSスペクトルによって f/r比またはG-ratioが報告されているものを列挙する．これ
らの f/r比はスペクトル上ではCXやRSで説明できる可能性が示唆されている．以下で
は，この表を参考に SNR J0453.6−6829におけるCXやRSの可能性を議論する．

表 6.1: SNRにおける f/r比とG-ratio

天体名 爆発タイプ 年齢 f/r比もしくは G-ratio 周辺環境
(年)

1E0102−7219 Ib/c or IIL/ba, b 1000c 0.55 ‡±0.03d データなし
N132D Iba 2500e 0.68 †±0.02f CO and H I 雲 g, h, i

DEM L71 Iaj 4400k 0.65 † l データなし
N23 (0506−68.0) IIm 4600m 0.99 ‡±0.06n 星形成領域 o

N49 IIp 6600q 1.23 ‡±0.12r CO and H I 雲 g, h, s

J0453.6−6829 IIt 13000u 1.06 †+0.09
−0.10

v H I 雲 v

参考文献. (a) Blair et al. (2000); (b) Chevalier (2005); (c) Hughes et al. (2000); (d)

Rasmussen et al. (2001); (e) Vogt & Dopita (2011); (f) Suzuki et al. (2020); (g) Banas

et al. (1997); (h) Sano et al. (2017); (i) Sano et al. (2020); (j) Hughes et al. (1998); (k)

Ghavamian et al. (2003); (l) van der Heyden et al. (2003); (m) Hughes et al. (2006); (n)

Broersen et al. (2011); (o) Chu & Kennicutt (1988); (p) Park et al. (2012); (q) Park et al.

(2003); (r) Amano et al. (2020); (s) Yamane et al. (2018); (t) Lopez et al. (2009); (u)

Gaensler et al. (2003); (v) Koshiba et al. (submitted).
† f/r比.
‡ G-ratio．
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6.1 共鳴散乱
RSはプラズマ中のイオンによる光子の散乱である (2.4節参照)．ここでは，RSによる
各輝線の散乱度合いを透過率 pで定量化する．RGSスペクトルから測定した観測的手法
による pと，2.4節で述べたKaastra & Mewe (1995)の理論的手法による pを比較する．
まず，理論的手法では，SNRのプラズマ自身によるRSを仮定して導出された式 (2.19)

によって pを算出した．このとき，f と EeVはアトミックデータベースである atomDB

に記載されている各輝線ごとの振動子強度と輝線の中心エネルギーの値，ni/nZ はそれ
ぞれのイオンの組成比，nZ/nHは元素の太陽組成比，TkeVはイオンと電子が熱平衡にあ
ると仮定したプラズマの電子温度とし，v100 は 0と仮定した．水素柱密度 N24 は NH =

0–1.0× 1020 cm−2の間で値を変化させた．
次に，観測的手法では輝線強度から pを求める．RSの影響がない場合に本来観測され
るべき輝線強度 Irealから，RSによって散乱された輝線強度∆Iを引いたものは，実際に
観測される輝線強度 Iobsに pをかけたものである．すなわち，

Ireal −∆I = pIreal

= Iobs, (6.1)

と表される．よって，
p =

Iobs
Iobs +∆I

. (6.2)

となり，pは検出された輝線強度 IobsとRSによって散乱された輝線強度∆Iから求まる．
IobsはRGSスペクトルにおける輝線強度である．2NEI−Gausモデルのベストフィットに
おいて，各輝線に対してモデルから輝線を取り除いた後，挿入したガウシアンの強度を
Iobsに対応させる．∆Iは，2NEI−Gausモデルのベストフィットにおける負のガウシアン
の強度に対応する．
図 6.1に，上で述べた 2つの方法から求めた各輝線に対する透過率 pを示す．Ne IX Heα

(r)以外の 4つの輝線FeXVII L(3d-2p)，FeXVII L(3s-2p)，OVIII Lyα，OVII Heα (r)はおお
よそNH = 1.0–5.0×1019 cm−2で説明される．NH = 1.0–5.0×1019 cm−2はnH = 1.1 cm−3

(Williams et al., 2006)を用いると，3–18 pcのプラズマの視線方向の深さに相当する．RS

が起きているプラズマの深さは，SNR J0453.6−6829の直径が∼ 36 pcの 10–50%に相当
する．これは SNR J0453.6−6829のプラズマ自身によるRSという仮定と矛盾しない結果
となった．ここで，球対称ではRSの効果が打ち消されてしまうため (2.4節参照)，RSが
検出されるためには SNR J0453.6−6829の形態が歪んで，表面輝度が片側に偏っている
必要がある．高い f/r比が報告されている SNR (表 6.1)のうち，N23やN132Dにおいて
RSが示唆されており (Broersen et al., 2011; Suzuki et al., 2020)，それらはそれぞれ楕円
形，非一様の形態をしている (Lopez et al., 2011). また，同様にRSの示唆があるN49は，
表面輝度が歪められており，南東部で非常に明るい形態をしている．SNR J0453.6−6829
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図 6.1: 各輝線の透過率 p．横軸に各輝線を，縦軸に pを示す．黒点が観測的手法から求めた p

を，折れ線が理論的手法から求めたNHごとの pを示す．

は軟X線帯域でのイメージ解析から，N23やN132Dに比べ，対称的な形態である (Lopez

et al., 2011)．この SNR J0453.6−6829の対称的な形態から，RSの効果がスペクトルに現
れる可能性は低いと考えられる．

6.2 電荷交換
CXはプラズマ中のイオンと周囲の中性物質の電子との再結合反応である．まず，SNR

J0453.6−6829の周辺環境に基づいて CXの可能性を議論する．SNR J0453.6−6829の近
傍には，濃いガスが存在している可能性が指摘されているが (McEntaffer et al., 2012)，周
辺環境について詳細はわかっていない．そこで我々は SNR J0453.6−6829の周辺環境を
調べるため，ATCA & Parkes (Kim et al., 2003) の電波のデータを用いてH Iマップを解
析した (図 6.2)．速度帯ごとのH Iチャンネルマップから，SNR J0453.6−6829の南西部に
H I雲が存在していることがわかった．チャンネルマップに示している全ての速度帯を積
分したH I強度マップを図 6.3 (a)に示す．SNR J0453.6−6829の北東部から南西部にかけ
てH Iの強度が大きくなっており，やはり南西部にH I雲がみられる．また，横軸をH I強
度マップと同じ赤経にとり，縦軸に視線方向の速度をとった位置速度図を図 6.3 (b)に示
す．H Iの位置速度図は，SNRと周辺環境との相互作用がなければ周囲の中性水素に速度
差が生じることはなく，速度の軸に垂直な構造をする．SNRと周辺環境との相互作用が
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Image: ATCA & Parkes HI
rays

図 6.2: ATCA & Parkes のH Iチャンネルマップ．白のコントアはChandra衛星によるX線強
度を示す．それぞれのパネルは左上から右下にかけて，248.7–273.9 km s−1の速度帯を 2.1 km s−1

毎に積分したものである．

あるとき，衝撃波によって周囲に存在する中性水素の視線方向の速度に差が生じる．その
ため，SNRの片側で周囲の中性水素と衝突している場合は半円に，両側で衝突している
場合は円形になる．図 6.3 (b)では，SNR J0453.6−6829の位置で北側に半円の構造をし
ていることがわかった．これは，SNR J0453.6−6829が周辺のH I雲に衝突していること
を示唆している．よって，プラズマが中性水素と衝突している南西部においてCXが期待
される．もしCXが起きている場合は，南西部で禁制線の強度が大きくなっているはずで
ある．
SNR J0453.6−6829における OVII Heαの共鳴線と禁制線のそれぞれの分布を調べる
ために RGS単色イメージ解析を行った．RGSからイメージを作成する際には，van der

Heyden et al. (2003)で用いられている手法と同様にRGSの各イベントの波高値と分散角
から単色イメージを構成した．図 6.4にMOSと pnから得られたイメージとRGSで得ら
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図 6.3: (a) ATCA & Parkes H Iマップ．248.2–273.9 km s−1の速度帯を積分したもの．(b) H I

イメージの位置速度図．横軸は赤経で，縦軸が視線方向の速度である．積分範囲は−68◦30′36′′か
ら−68◦28′12′′ (Dec.)である．また，白矢印は SNR J0453.6−6829の位置を示す．

れたOVII Heα (r)と OVII Heα (f)の分布を示す．OVII Heα (f)の分布が西に偏ってお
り，先に述べた南西部でH I雲と接触しCXが起きているという描像におおよそ一致する．
また，図 6.4 (a)に示したように，SNR J0453.6−6829のX線イメージでは，リング状に
明るい構造が見られる．このリング状の構造はOVII Heα (f)が明るい場所とほぼ一致し
ている．これは視線方向に明るいシェルで CXが起きることによって，OVII Heα (f)の
強度が大きくなっていることを示す．
我々はさらに，CXが起きている体積を見積もった．Lallement (2004)のモデル計算に
よると，CXは SNRの半径の 1%程度で起きるとされている (2.3節参照)．CXが起きて
いる体積を計算するにあたって，2NEI+CXモデルでのベストフィットにおける，CXコ
ンポーネントのEMCX = nHnnhVCX = 1.8× 1059 cm−3を用いる (表 5.2)．nH = 1.1 cm−3

(Williams et al., 2006)であり，典型的なH I雲の水素個数密度は nnh = 10 cm−3であるか
ら，VCX = 2× 1058 cm3となる．また，SNR J0453.6−6829の直径が∼ 36 pcであるから，
SNR J0453.6−6829が占める体積は∼ 1060 cm3となる．よって CXが起きている体積は
SNR J0453.6−6829の半径の∼ 0.4%となり，Lallement (2004)のモデル計算とよく一致
した．したがって，SNR J0453.6−6829でCXが起きていることは尤もらしいと言える．
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(a) (b) (c) (d)

O VII Heα ( f )O VII Heα (r) O VII Heα (r)   O VII Heα ( f )0.3–8.0 keV

図 6.4: (a) MOSと pnで得られた 0.3–8.0 keVの X線イメージ．白と紫の円はそれぞれシェル
のおおまかな位置とリング状の明るい構造を示す．(b) OVII Heα (r)のRGSイメージ．(c) OVII

Heα (f)のRGSイメージ．(d) OVII Heα (r) (赤)とOVII Heα (f) (緑)の 2色イメージ．
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本論文では，SNR J0453.6−6829における強度の大きいOVII Heα (f)の放射過程に迫るた
め，OVII Heα (r)とOVII Heα (f)を分光できるエネルギー分解能を有するXMM-Newton

衛星搭載のRGSを用いてX線精密分光解析を行った．その結果，f/r比の大きさは，典
型的な SNRの熱的プラズマからの放射では説明できないことがわかった．また，大きい
f/r比の原因は，周囲に存在するH I雲中の中性水素とプラズマ中のイオンの相互作用に
よるCXであることが尤もらしいことを示した．
近年のX線精密分光解析によって異常に高い f/r比を示す SNRが多く報告されている．

SNR J0453.6−6829においても，f/r= 1.06+0.09
−0.10は多温度の熱的プラズマでは説明できない

ほど大きい値を示した．これらの異常に高い f/r比は，CXやRSで説明できる可能性があ
り，本論文ではその 2つの可能性をそれぞれ検証した．RSを仮定した場合では，RGSスペ
クトルのモデルフィットは全体を良く再現した．ベストフィットパラメータから見積もっ
た，RSが想定されるプラズマの深さは 3–18 pc相当である. これは，SNR J0453.6−6829

の直径∼ 36 pcの 10–50%にあたる．RSの効果は，表面輝度が非一様な SNRにおいて視
線方向にプラズマが深い場合に限りスペクトルに現れるが，SNR J0453.6−6829はCC型
の SNRの中では比較的中心対称な形態をしている (Lopez et al., 2011)ことから，RSの
可能性は低い．一方，CXの場合，モデルフィットでは，モデル不定性があるOVII Lyβ

を除き，RGSスペクトルを良く再現した．SNR J0453.6−6829の周辺環境をH Iマップで
解析したところ，SNR J0453.6−6829の南西部でH I雲と衝突している可能性がある．ま
た，RGSを用いてOVII Heα(f)の単色イメージを解析した結果，南西部に強い放射があっ
た．この結果は，H I雲中の中性物質と SNR J0453.6−6829のプラズマ中のイオンとの相
互作用によるCXを支持する結果となった．また，CXが起きている体積は，SNRの半径
の∼ 0.4%となった．これは，CXが起きるのは SNRの半径の< 1%と計算したLallement

(2004)の結果と一致する．以上のことから SNR J0453.6−6829で CXが起きていること
は妥当といえる．SNR J0453.6−6829におけるCXのより確かな証拠を得るには，CXに
よって中性物質からイオンに受け渡された電子が脱励起する際にHeβやHeγなどの高階
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電離輝線を放射するため，それらを検出することができれば良い．これは，高階電離輝線
を分光可能なエネルギー分解能を持つ検出器で可能となる．例えば，現行のRGSで，観
測時間を長くして高統計スペクトルを得ることでより確かなCXの証拠が得られる．
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