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Abstract
X 線天文衛星すざくによる超新星残骸（super nova remnant: SNR）の観測から再結合
連続放射成分が検出され、これまでの SNRの進化の描像に反する再結合が優勢な過電離
プラズマ（recombining plasma: RP）の存在が明らかになった。近年、RPを持つ SNRは
続々と発見されてきている一方で、肝心な RPの物理的な成因については明らかになって
おらず議論が続いている。過去の研究から RPの成因解明には、周囲のガス環境と比較し
て領域ごとのプラズマの電子温度、電離状態を調べることが鍵を握ると指摘されている。

W28（G6.4−0.1）は RP の成因解明に最も適した SNR の一つである。これは W28 が
RPの見つかっている SNRの中でも、地球からの距離が約 2 kpcと近くに位置し、年齢が
33–42 kyr と大きいために視野直径が約 48 分と大きく、領域ごとの解析が可能であるこ
とによる。W28は北東領域に特徴的なリム状の構造を持ち、そこで周囲の分子雲と相互
作用していることがわかっている。また、これまでのすざく衛星の観測から、中心領域で
RPが見つかっている。したがって、中心から北東領域にかけて、W28の構造と周囲の分
子雲の分布に沿った解析行うことで RPの成因に迫ることができると期待される。
我々はすざく衛星を用いてW28の中心部と北東部の長時間観測（それぞれ、73 ks、100

ks）を行い、領域ごとにスペクトルの解析を行った。その結果、中心領域から、強い FeXXV
Heα輝線を初検出し、スペクトルをこの輝線を説明する高温の RPモデル（kTe ≤ 0.3 keV、
net ∼ 4×1011 cm−3s）と低温の RPモデル（kTe ∼ 0.2 keV、net ∼ 1012 cm−3s）の組み合わせ
によって再現することに成功した。そして、北東のリム領域のスペクトルは単一 RPモデ
ル（kTe ∼ 0.25 keV、net ∼ 1012 cm−3s）で再現できた。これらの結果は、周囲の分子雲か
らの熱伝導によって高温プラズマが冷却され、過電離状態になったことを支持する。我々
はまた分子雲と相互作用する北東のリム領域から、強い FeI Kα輝線を検出した。W28は
GeVから TeV帯域にかけて明るいことから、衝撃波面で粒子が加速されていることが示
唆される。したがって、この輝線は、分子雲中の鉄原子が、W28で加速された宇宙線粒
子により内殻電離を起こしたのち放射される蛍光X線である可能性が高い。
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1

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）とは、星がその一生を終えるときに起こす大爆発である。そ
の明るさは銀河の明るさに匹敵し、解放する運動エネルギーは ∼ 1051 ergにも及ぶ、銀河
系内最大のエネルギー解放現象である。SNは中性子星、あるいはブラックホールといっ
た高密度天体の形成過程そのものであり、爆発時に合成される元素組成は銀河の化学進化
を決める。さらに、SNで形成される衝撃波面では粒子が加速されることが知られており、
宇宙線の有力な起源であると考えられている。このような多面性から、SNは宇宙、天文
分野において最も注目される天体現象の一つであるといえる。この章では、星の超新星爆
発にいたるまでの進化と爆発後に生成するプラズマの進化について述べる。

1.1.1 超新星爆発に至るまで
水素燃焼

星間ガスから生まれたての原始星は自らの重力で準静的に収縮していく。この重力収縮
によって重力エネルギーが解放され、その一部が星の表面から光として放出され、残りが
内部エネルギーを増加させる。やがて、高温、高密度となった星の中心部で、宇宙で最も
豊富な元素である水素同士の核融合が起こり始める。トンネル効果によってクーロン障壁
を突破した核子同士が反応するために、核融合は星の中心部の温度が ∼ 107 Kを超えると
ゆっくり進み始める。この反応は p-p chainと呼ばれ、以下のようにかける（式 1.1、1.2、
1.3、図 1.1）。

p + p → 2H + e+ + νe + 1.44 MeV (1.1)
2H + p → 3He + γ + 5.49 MeV (1.2)

3He +3 He → 4He + 2p + 12.86 MeV (1.3)

続いて、中心の温度が ∼ 1.8 × 107 Kよりも高くなると、炭素が触媒のような働きをして、
水素の燃焼が進む。この反応は CNO サイクルと呼ばれ、以下のようにかける（式 1.4、
1.5、1.7、1.8、1.9、図 1.1）。
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図 1.1: （左）p-p chain の反応ネットワーク、（右）CNO サイクルの反応ネットワーク (Adelberger et al.,
2011)。

p +12 C → 13N + γ + 1.95 MeV (1.4)
13N → 13C + e+ + νe + 1.37 MeV (1.5)

p +13 C → 14N + γ + 7.54 MeV (1.6)

p +14 N → 15O + γ + 7.35 MeV (1.7)
15O → 15N + e+ + νe + 1.86 MeV (1.8)

p +15 N → 12C +4 He + 4.96 MeV (1.9)

ヘリウム燃焼反応

恒星は、ガス圧と内部で起こる核融合反応によって取り出される熱の輻射圧によって自
身の重量を支えている。上の反応が進み、星中心部の水素が枯渇すると、重力収縮が進
み、星中心の密度と温度が上昇する。内部の温度が ∼ 108 Kへ上昇すると、ヘリウムの核
燃焼が起こり始める。ヘリウム原子核はトリプルアルファ反応と呼ばれる、以下のような
三体反応を経て炭素を生成する（式 1.10、1.11、1.12）。

4He +4 He → 8Be − 92 keV (1.10)
4He +8 Be → 12C∗ − 287 keV (1.11)

12C∗ → 12C + 7.65 MeV (1.12)

さらに、生成した炭素は以下に示すアルファ反応によって、酸素、ネオンを生成する（式 1.13、
1.14）。
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12C +4 He → 16O + 7.162 MeV (1.13)
16O +4 He → 20Ne + 4.73 MeV (1.14)

比較的軽い質量の星（≤ 10 M⊙）は、上記のヘリウム燃焼後、それ以上の反応は進まず炭
素と酸素を核に持つ白色矮星となる。一方、∼ 10 M⊙を超える質量の星では、中心温度が
高くなるために、引き続き炭素と酸素の燃焼が起こり、さらなる重元素が生成する。

炭素、酸素、シリコン燃焼反応

星の中心温度が ∼ 5 × 108 Kを超えるような場合、以下の反応を経て、炭素、酸素の燃焼
が起こりマグネシウムとシリコンが生成される（式 1.15、1.16、1.17、1.18、1.19、1.20）。

12C +12 C → Mg∗ (1.15)

→ 23Na +1 H + 2.238 MeV (1.16)

→ 20Ne +4 He + 4.616 MeV (1.17)

→ 23Mg + n − 2.605 MeV (1.18)

→ 24Mg + 13.931 MeV (1.19)

→ 16O + 2α − 0.114 MeV (1.20)

16O +16 O → 32S + 16.541 MeV (1.21)

→ 31P + 7.677 MeV (1.22)

→ 31P + n + 1.453 MeV (1.23)

→ 28Si + α + 9.593 MeV (1.24)

→ 24Mg + 2α − 0.393 MeV (1.25)

さらに、温度が ∼ 3 ×109 Kを超えると、シリコンの燃焼、あるいはアルファ粒子の捕獲
によって鉄を生成する（式 1.26、1.27）。

28Si + α → 32S + α→36 Ar...→56 Fe (1.26)
28Si +28 Si → 56Fe (1.27)

一般に、宇宙空間で、偶数番目の元素のアバンダンスが大きくなることは上記のように
4He原子核を単位に元素合成が進むことに起因する。
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図 1.2: SNの可視光観測に基づく型分類 (Turatto, 2003)。

1.1.2 超新星の分類
SNの分類は、最大輝度付近での可視光スペクトルから幾つかの型に分類される（図 1.2）。
水素バルマー系列の吸収線が見られるものを II型、見られないものは I型と呼ぶ。さら
に、I型の SNは SiIIの吸収線があるものは Ia型、SiIIの吸収線はないが Heの吸収線は
あるものは Ib型、それらのいずれもないものは Ic型と定義される。一方、II型の SNは
ライトカーブから、さらに細かく IIP型、IIL型、IIn型などに分類される。これらの分類
は SNの発生過程を反映しているわけではない。以下では、SNの発生過程を考慮し、Ia
型 SNと重力崩壊型 SNを取り上げて、その特徴を述べる。

Ia型 SN

Ia 型 SN は白色矮星の内部で、暴走的に核融合が起こり引き起こされる爆発であると
考えられている。伴星からの質量降着や白色矮星どうしの合体といった過程を経て、星の
質量がチャンドラセカール質量（∼1.4 M⊙）に達すると、白色矮星は自身の重力を電子の
縮退圧で支えきれなくなる。その結果、白色矮星は収縮して中心の密度と温度が上昇し、
炭素と酸素の燃焼が始まる。これらの核融合反応は爆発的に進み、解放される核反応の
エネルギーによって元の星は完全に破壊されるために中心に中性子星やブラックホール
といったコンパクト天体を残さない。また、Ia型 SNでは星の中心領域で大量の 56Ni（∼
0.6 M⊙)が生成するという特徴を持つ。生成した 56Niは 56Coを経て 56Feへと放射性崩壊
する。その際放出される光子は噴出物（イジェクタ）を熱化して、光球を出るときに可視
域にピークを持つ黒体輻射として観測される。これが Ia型 SNの最大光度を説明すると
考えられている。

Ia型 SNの具体的な爆発機構については現在、主に 2種類の説が提唱されている。1つ
は、恒星との連星系をなす白色矮星が、伴星からの質量降着によって限界質量を超えた結
果、超新星爆発を起こす Single Degenerate（SD）説、もう 1つは連星系を成した 2つの
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白色矮星が合体することで爆発に至る Double Degenerate（DD）説である。どちらのシナ
リオが正しいのか、あるいは二つのシナリオが両立するのかについては現在も論争が続い
ており、決着は付いていない。

重力崩壊型 SN

重力崩壊型 SNは、約 10 M⊙を超える大質量星が進化の最終段階で爆発したものと考え
られている。恒星内元素合成の最終段階で鉄は以下のような反応を経て光分解を起こす。

56Fe → 134He + 4n − 124.4 MeV (1.28)
4He → 2p + 2n − 28.3 MeV (1.29)

この吸熱反応が起きた結果、周辺物質が一挙にコアに落ち込み重力崩壊を引き起こす。こ
の重力崩壊によって、自身の持つ重力エネルギーがニュートリノ加熱などの過程を経て
爆発のエネルギーへと転化されると考えられているが、具体的な爆発メカニズムはわかっ
ていない。重量崩壊によって生成される総エネルギーは ∼ 1053 ergにも及ぶと考えられて
いる。そのエネルギーの大部分（∼ 99%）はニュートリノによって持ち去られるため、運
動エネルギーの総量は ∼ 1051 erg程度である。また、この爆発では、中心に中性子星やブ
ラックホールと言ったコンパクト天体が残ることが知られている。

SNの後に形成される超新星残骸（ Supernova Remmnant: SNR）で観測されるアバンダ
ンスは、重力崩壊型の場合、Ia型と比較して、鉄系の元素が少なく軽い元素が多くなるこ
とが知られている（e.g., Ia型 SNRのアバンダンス: Maeda et al., 2010、重力崩壊型 SNR
のアバンダンス: Woosley & Weaver, 1995 etc）。このことは、Ia型の爆発では鉄系元素が
多く生成されることに加えて、重力崩壊型の爆発では中心付近に存在する重い元素が爆発
時に生成するコンパクト天体に落ち込むことによる。

1.2 超新星残骸とプラズマの進化
SNRは SNの後に残る天体であり、元の星から噴出されたイジェクタと、爆発の衝撃
波によって掃き集められた周囲の星間物質（Interstellar Medium: ISM）で構成される高温
のプラズマである（図 1.3）。そのプラズマの温度は ∼ 106−7 Kにも及び、電波から X線
の広い帯域での放射が観測される。これらの放射を観測することで、爆発前の星や爆発の
メカニズム、そして SNRの進化に関する情報を引き出すことができる。この章では、こ
れまでの観測から考えられてきた SNRの非平衡プラズマの進化の描像と、そこに一石を
投じた過電離プラズマ（Recombining Plasma: RP）の発見について説明する。

1.2.1 非平衡プラズマの生成
SN後の SNRのプラズマの温度は、衝撃波の前後での接続（Rankine-Hugoniot）条件を
考えることによって求めることができる。衝撃波が速度 Vs で伝播するとき、衝撃波下流
で熱化した質量 mを持つ粒子の温度 kT は以下のように書ける。
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順行衝撃波

逆行衝撃波
ISM

加熱された

イジェクタ

未加熱の

イジェクタ

加熱された

ISM

接触不連続面

図 1.3: SNRのプラズマ概略図。

kT =
3

16
mV2

s (1.30)

この式から、衝撃波による力学的加熱は質量の大きな粒子に対して効果的であることがわ
かる。そのため衝撃波面では、まずイオンが加熱され、続いて電子-イオン間での衝突に
よって電子が加熱される。この時のイオン-電子間、電子-電子間での運動学的な平衡に至
るタイムスケール、tie、tee は、それぞれ以下のように書ける (Masai, 1984)。

tie = 3.1 × 108 < Ai >< Zi >
−2

(
kTe

1 eV

)3/2 ( ne

1 cm−3

)−1
(

1
lnΛ

)
s (1.31)

tee = 4.8 × 105
(

kTe

1 eV

)3/2 ( ne

1 cm−3

)−1
(

1
lnΛ

)
s (1.32)

(1.33)

ここで、Zi と Ai はそれぞれイオンの電荷と質量で、山括弧は様々なイオンに対する平均
値を表す。Λはプラズマパラメータと呼ばれる衝突係数の最大値と最小値の比で、lnΛが
大体 5 ∼ 20くらいの大きさである。さらに、はじめに同じ速度を持っていた電子とイオ
ンがそれぞれ平衡に至るタイムスケール tee、tii は、以下のような関係がある。

tii =
mi

me
tee (1.34)
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ここで、me、mi はイオンの質量を表す。最後にイオンと電子の間の電離平衡のタイムス
ケール tion は後述の通り ∼ 3 × 1012 (ne / 1 cm−3) s（式 1.37）であることから、以下の関係
式が成り立つ

tee ≪ tii < tie < tion (1.35)

これらの結果を踏まえると、加熱されたイオンと電子はそれぞれ、tii と tee の時間をか
けて温度 kTi と kTe の平衡状態に達する。この時点では kTi > kTe が成り立つ。その後、
tieかけて、イオンから電子にエネルギーが渡されて、粒子の温度は等しく（kTi = kTe）な
る。さらにその後、プラズマ中のイオンは、加熱された熱的な分布を持つ電子との衝突に
よって電離が進み、tion かけて電離平衡に至る。

1.2.2 電離非平衡プラズマの進化
SNRの電離非平衡プラズマの時間発展は、以下の 4つの特徴と仮定して解くことがで
きる。

• 密度が薄く、衝突励起されたイオンは次の衝突が起こるよりも速く輝線放出により
基底状態に遷移する。

• 局所的には電子とイオンは共通の温度 kTeにある熱的な分布を持つ（Local Thermo-
dynamic Equilibrium）。

• 光学的に薄く光電吸収による光電離は無視できる。

• 外部の電場や磁場は無視できる。

プラズマの電離状態に関わる素過程は、電子がイオンの衝突した際に起こる、衝突励起と
衝突電離、そして電子がイオンの空いている軌道に収まる再結合の 3つである。それぞれ
の過程はイオンと電子の二体衝突によって起こるので、それぞれの反応率 Γは電子の密度
ne、反応断面積 σ、電子とイオンの相対速度 vrelを用いて Γ =< neσvrel >とかける。ここ
で、< >は衝突する粒子の相対運動エネルギーについて、温度 kTeのMaxwell-Boltzmann
分布で平均を計算している。したがって、それらの反応率は電子温度の関数として表され
る。電離度 iのイオンの個数密度 niの時間発展は、電離によって電離状態が iから i+ 1に
なる時の反応率を neIi、再結合により iから i− 1になる時の反応率を neRiとすると以下の
式で記述できる。

dni

dt
= −neIini + neIi−1ni−1 − neRini + neRi+1ni+1

あるいは、 1
ne

dni

dt
= Ii−1ni−1 − (Ri + Ii) ni + Ri+1ni+1 (1.36)

下の式は、neは一般に時間に依存することを考慮して、両辺を neで割った。式（1.36）を
すべての元素の各電離状態について同時に解くことでプラズマの電離状態は決定できる。
また、Masai (1994)より、式（1.36）は概ね、
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∫
ne dt ∼ 3 × 1012 cm−3 s (1.37)

で平衡に落ち着く。図 1.4に、電離が再結合より優勢な状態である電離優勢プラズマ（ion-
izing plasma: IP）と電離が再結合が釣り合った電離平衡（Collisional Ionization Equilibrium:
CIE）プラズマと電離よりも再結合が優勢な状態にある RPにおける、各電離状態にある
鉄イオンの占める割合（ion population）の時間発展を示した。

SNR の非平衡プラズマが IP から CIE に向かって進化しているという描像は多くのロ
ケット実験や天文衛星による SNRの観測によって確立されたものである（図 1.5）。ロケッ
トに搭載された比例計数管による CasA、Tycho’s SNR (Gorenstein et al., 1970)、Cygnus
Loop、Vela X そして Puppis A (Burginyon et al., 1975) などの SNR の観測から X 帯域に
輝線と連続成分が発見され、熱的プラズマの存在が明らかになった。その後、Tsunemi et
al. (1986)は、「てんま」衛星による CasA、Tychoといった若い SNRの観測から、シリコ
ン、硫黄、アルゴン、カルシウム、鉄の Kα輝線の中心エネルギーが、CIEモデルから期
待される値よりも小さいことを指摘し、プラズマが IPであることを発見した。現在に至
るまでに、IPは、多くの若い SNRから発見されていることから、今まさにイオンが電子
によって電離されていく最中を観測していると考えられている。一方で、CIE プラズマ
は、比較的年をとった SNRから発見されていることから（Kes79: Sato et al. , 2016, etc）、
IPの電離がある程度進み、平衡状態に至ったと考えられる。

1.2.3 過電離プラズマの発見
「あすか」衛星は IC 443の観測から、シリコンとケイ素の Heα輝線に対する Lyα輝線
の強度が、連続成分から決まる電子温度の CIEプラズマでは説明できないほど大きいこ
とを発見した (Kawasaki et al., 2002)。この結果は、プラズマが CIEよりも電離が進んだ
状態にあること、つまり RPの存在を示唆する。しかしながら、XMM-Newton衛星を使っ
た観測では、先のケイ素の輝線強度比が 90%の誤差の範囲で CIEプラズマと一致するこ
と (Troja et al., 2008)や、単に視線方向に温度の異なるプラズマが重なって見えているだ
けという反論があり、RPの存在を実証するには至らなかった。その後、「すざく」衛星は
SNRの観測から卓越した再結合連続放射成分（Radiative Recombining Continua: RRC）を
検出した（図 1.6）（e.g., W49B: Ozawa et al., 2009a, IC 443 Yamaguchi et al., 2009）。この
卓越した RRCは、プラズマが、電離よりも再結合が優勢な過電離状態にあることを意味
し、SNRにおける RPの存在を確実なものとした。
現在までに、RPが発見されている SNRは十を超え (Uchida et al., 2015)さほど珍しい
ものではなくなってきた。この RPはこれまでの SNRプラズマの進化の描像では登場し
えない。つまり、このプラズマの進化の描像には重要な要素が欠けていることを意味する
（図 1.5）。しかしながら、その要素を解き明かす鍵となる肝心の RPの物理的な成因につ
いては明らかになっておらず、現在も議論が続いている。

RPを持つ SNRのサンプルが増えるにつれて、それらが幾つかの共通点を持つことが
わかってきた。まず一つ目の共通点は、RPのみつかっている SNRがすべて電波でシェル
状に明るく、X線では中心が明るい Mixed-morphology型（MM型）の SNRであるとい
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図 1.4: （a）様々な電離温度における CIEプラズマ中の鉄の ion population、（b）電子温度 5 keVの IPの
鉄の ion population、（c）電子温度 30 keVの CIEにあったプラズマが、電子温度 0.3 keVの電子によって再
結合した時の鉄の ion population（Astro-H white paperより）。
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図 1.5: SNRで観測される三種類のプラズマ。
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う点である（図 1.7）。ただし、このMM型の SNRの成因についても正確なことはわかっ
ていない。二つ目の共通点は、RPのみつかった SNRのほとんどで分子雲との衝突が確
認されている点である。三つ目の共通点は、GeVから TeV帯域での放射が検出されてい
る点である。これらの共通点は、RPの生成と関係があると思われるが、未だに議論が続
いている状態である。

RPはなんらかの原因によってプラズマの電子の温度が下がるか、電離が進んだときに
生成され得る。これまで述べてきた共通点から、特に有力視される RP の成因が二つあ
る。一つ目は断熱膨張説 (Itoh & Masai, 1989)である（図 1.8）。この説では、SNRの衝撃
波が、爆発前の星が恒星風によって形成した星周物質（Circumstellar Matter: CSM）が溜
まった密度の濃い領域から、密度の薄い ISMへ伝播した時にガスが急速に断熱膨張する。
密度の高い領域ではプラズマの電離が急速に進み、続く断熱膨張によって電子温度が急激
に下がるために、プラズマは過電離状態になる。一般に星からの恒星風は、大質量星で強
く、吹き出す CSMも多くなる傾向にある。先に述べた二つ目の共通点は、大質量星が形
成されやすい環境であることを示唆する。
もう一つの有力視される成因は熱伝導説 (Kawasaki et al., 2002)である（図 1.8）。この
説は、SNRが接触する周囲の濃いガス（例えば分子雲）によってプラズマが冷却され、電
子温度が下がることで RPが生成するというものである。先に述べた二つ目の共通点はこ
の説を支持する結果である。以上より、RP の成因を解明するためには SNR の周囲のガ
ス環境が鍵を握ると考えられる。
近年、RPの領域ごとの解析から、上で説明した二つの成因をそれぞれ支持する結果が
発見されてきている。Lopez et al. (2013)はW49Bから、SNRの大きく広がっている西側
領域でプラズマの電子温度が低く、過電離状態にあることを発見した。彼らは、東側の領
域と比較して西側領域の広がった構造が、周囲の ISMの密度が小さい SNRの膨張しやす
い環境であったことを示唆すると考えている。そして、その西側で RPが発見されている
ことから断熱膨張が RPの成因である可能性が高いと主張している。一方で、Matsumura
et al. (2017a,b)は、RPの見つかっている二つの SNR（G166.0+4.3、IC 443）で、濃い ISM
や分子雲と接触する領域のプラズマの電子温度が優位に低く過電離状態にあることを発
見した（図 1.10）。彼らは、この事実が SNRの熱いプラズマが周囲の冷たいガスからの
熱伝導によって冷やされた結果であると考え、この熱伝導によって RPが生成したと主張
している。
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図 1.6: 「すざく」衛星搭載の X-ray Imaging Spectrometer（XIS）0 + 3で取得した、RPの見つかっている
W49Bの 5–12 keVのスペクトラム (Ozawa et al., 2009a)。（a）CIEモデルで解析した時のフイッティング結
果、（b）（a）のモデルに、FeXXV RRC（赤）、CrXXIV Heα、MnXXV Heα輝線（オレンジ）と FeXXVI
Lyα輝線（青）を追加してある。
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図 1.7:
ROSAT衛星で取得した、典型的な MM型 SNRである W44の 0.2–2.4 keVの X線のイ
メージ (Castelletti et al., 2007)。コントアは VLAで取得した 324 MHzの電波連続波を表
す。また、白い十字はパルサー PSR B1853+01の位置を示す。
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図 1.8: RPの成因として有力視される（a）断熱膨張説と（b）熱伝導説の概略図。
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(a)

erionization based on He-like to H-like line f ux ratios. Regions are overplotted on the full-bandgure 1. Left: 13 regions (in red) of area 59′′ × 59′′ analyzed to map overionization
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図 1.9:（a）W49Bの三色イメージ。（http : //chandra.harvard.edu/press/04 releases/press 060204.htmlより
抜粋）。赤、緑のイメージは、HIIの 2.12 µm線、 FeIIの 1.64 µm線のコントアイメージを、青いイメージ
は Chandra衛星搭載の Advanced CCD Imaging Spectrometer（ACIS）で取得した X線イメージを表す。（b）
ケイ素とアルゴンに対する Heα輝線と Lyα輝線の強度比とその強度比が期待される CIEプラズマの電子
温度の関係。ここでは、その CIEの電子温度を電離温度 kTz として定義している (Lopez et al., 2013)。（c）
W49Bの領域分けの図と（d）領域ごとの電子温度のマップ。（e）W49Bの硫黄とアルゴンに対する電離温
度 kTz をプラズマの電子温度 kTe 割った値のマップ。この比が 1の時には CIEプラズマであることを表し、
1よりも大きければ RPを、1よりも小さければ IPを表す。
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図 1.10: （a）IC 443とパルサー星雲 G189.22+2.90の多波長バンドのイメージ (Gaensler et al., 2006)。赤
いイメージは、パロマ天文台スカイサーベイで取得した 670 nm の放射のイメージ。緑のイメージは、ド
ミニオン電波天文台の合成望遠鏡によって取得した 1.4 GHzの電波コントア (Leahy, 2004)。青のイメージ
は、 ROSAT衛星搭載の Position Sensitive Proportional Counte（PSPC）で取得した 0.1–2.4 keVのバンドイ
メージ (Asaoka & Aschenbach, 1994)。白いコントアは、Karl G. Jansky Very Large Array（VLA）で取得し
た G189.22+2.90の 8.5 GHzの電波コントア。（b）「すざく」衛星搭載の XISによって取得した 0.3–2.0 keV
のバンドイメージ (Matsumura et al., 2017b)。緑のコントアは、NRAO VLA Sky Survey によって取得した
1.4 GHz の電波コントアを表し、水色とマゼンタのコントアはそれぞれ NANTEN2 で取得した、12CO(J =
1-0)と 12CO(J = 2-1)のコントアを表す (吉池智史博士論文., 2017)。（c）、（d）、（e）はぞれぞれ領域ごと
の、ISM起源と思われる CIEプラズマとイジェクタ起源と思われる低温、高温 RPの電子温度のマップ。
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第2章 SNRからの X線放射

2.1 プラズマからの X線放射
SNRは、超新星爆発の際に星から吹き出すイジェクタと周囲の ISMで構成される高温
のプラズマである。爆発の際に生じた衝撃波によって、∼ 106−7 K程度まで加熱されたプ
ラズマは、そのプラズマを構成する電子とイオンの相互作用によって X線を放射する。こ
の章では、SNRから観測される X線の放射過程について説明する。

2.1.1 連続放射
制動放射

荷電粒子が異なる種類の荷電粒子のクーロン場により散乱されると、それに伴う電気
双極子の加速度運動によって電子波を放出する。電子が静止している陽子に散乱されて出
されるものを制動放射（Bremsstrahlung）、逆に電子と散乱した時に陽子から出されるも
のを逆制動放射（Inverse Bremsstrahlung）と呼ぶ。非相対論的な枠組みにおいて、制動放
射、逆制動放射の断面積は、Bethe-Heitlerの公式 (Baring et al., 2000)に基づくと粒子のエ
ネルギー（ϵ）と規格化されたエネルギー（ϵ′ = ϵ/mec2）を用いて以下の式で与えられる。

dσ
dϵ′

(ϵ) =
2ασT

πϵ′β2 ln
⎛
⎜⎜⎜⎜⎜⎝
β +

√
β2 − 2ϵ′

β −
√
β2 − 2ϵ′

⎞
⎟⎟⎟⎟⎟⎠ (2.1)

この式は、運動エネルギー E の電子から放出される制動放射と、運動エネルギー E′（=
E × mp/me）の陽子から放出される逆制動放射が等価であることを示す。それらの放射は
粒子の分布 N(E)を用いて以下のように定式化される。

dnγ
dϵ
=

1
4πD2

∫
ncβ

dσ
dϵ

N(E) dE (2.2)

単色の電子から放出される制動放射、陽子から放出される逆制動放射のスペクトルを図 2.1
に示す。スペクトルは粒子の持つ運動エネルギーできまるカットオフを持ち、カットオフ
よりも低いエネルギー帯ではべき乗の分布を持つ。

SNRのプラズマ中での制動放射は、イオン（主に陽子）のクーロン場によって散乱さ
れた自由電子からの放射が支配的である。熱的なプラズマにおいては、式（2.2）と電子
の Maxwell-Boltzmann分布からスペクトルは以下のようになる（図 2.2）。その時のスペ
クトルのエネルギー依存性は以下のようになる。
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図 2.1: 5 keVの単色電子、9.2 MeVからの単色陽子による制動放射。

dnγ
dϵ
∝

⎧⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎩
ϵ−1.4 （ϵ ≤ kTe）
exp (−ϵ/kTe）（ϵ > kTe)

(2.3)

従って、熱的プラズマの電子温度は、このスペクトルの連続成分の傾きから決定すること
ができる。

再結合連続放射成分

RRCは、プラズマ中の自由電子がイオンの空いている軌道に捕獲された時に放出され
る。その際、自由電子の持っていた運動エネルギーと電子の束縛エネルギーを足した分の
エネルギーが観測される。そのため、観測されるスペクトルは電子の束縛エネルギー Iに
エッジを持ち、捕獲される自由電子は熱的な分布を反映した反映した連続成分となる（図
1.6）。

dnγ
dϵ
∝

⎧⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎩

0 （ϵ < I）
exp (−ϵ/kTe）（ϵ ≥ I)

(2.4)

再結合連続放射成分は RPにおいて特に顕著に見られる (Ozawa et al., 2009a; Yamaguchi et
al., 2009)。これは、RPが他のプラズマと比較して、再結合が優勢な状態であることに他
ならない。

2.1.2 輝線
原子に束縛された電子が高いエネルギー準位から低いエネルギー準位へ遷移するとき、
そのエネルギー差に相当するエネルギーを持つ光子を放出する。この輝線のエネルギー
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図 2.2: 1 keVの熱的な分布を持つ電子からの熱制動放射。

は、元素の種類とイオンの電離状態に固有のものである。例えば、H-likeなイオンにおい
て、電子が n→ n′のエネルギー準位へ遷移した時に放出される輝線のエネルギーは、原
子番号 Z とリュードベルグ定数 Ry を用いて以下の式のように近似される。

E ∼ Z2Ry

(
1
n2 −

1
n′2

)
(2.5)

図 2.3に様々な電離状態からの鉄イオンからの Fe-Kα輝線と Fe-Kβ輝線のエネルギーを
示す。一般的に、同じ輝線でも、電離が進んだイオンから放出される輝線の方がエネル
ギーは高くなる傾向にある。
プラズマの電離状態を知るには、上で説明したような検出された輝線の中心エネルギー
を調べる他に、その輝線の強度に注目することが重要である。これは輝線の強度が、プラ
ズマ中の元素のアバンダンスにのみならず、電子の温度とイオンの電離度に大きくするこ
とによる。プラズマからの輝線の放出過程は、先に説明した電子による内殻電離、衝突
励起もしくは再結合の過程によって、高いエネルギー準位に収まっている（あるいは、収
まった）電子が、内殻のより低いエネルギー準位へ遷移するものである。図 2.3に様々な
電離状態にある鉄イオンからの Fe-Kα輝線と Fe-Kβ輝線の強度比を示してある。図中の
黒、赤、青のデータ点はそれぞれ、内殻電離、衝突励起、再結合のいずれの過程が支配的
に起こって輝線が放出されたかを表す。例えば、電離が進んでいない状態のイオンは、衝
突励起、再結合によって電子が遷移する準位がないために、輝線の放出過程は内殻電離を
経る過程が支配的である。次に、電離が進むと、内殻の電子は衝突励起によって外殻へ遷
移できるようになる。そして、空席となった内殻へ外側の電子が遷移した時に輝線が放出
される過程が支配的になる。特に、電荷数が 8–14のイオンにかけては、3p軌道の電子が
電離することになり、電子のM殻から K殻への遷移に伴う Kβ輝線の強度が急激に小さ
くなる。そのため、Fe-Kβ輝線と Fe-Kαの輝線の強度比は大きく変化する。最後に、さら
に電離が進むと、再結合して、一旦上の準位に収まった電子が、内側の準位に遷移した時
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図 2.3: 様々な電離度の鉄イオンからの（a）Kα輝線の中心エネルギーと、（b）Kβ輝線の中心エネルギー、
（c）Kα/ Kβ輝線の強度比 (Yamaguchi et al., 2014a)。黒、赤、青のデータはそれぞれ輝線が放射される過程
として、内殻電離、衝突励起、再結合のいずれが支配的に起こっているかを示す。

に輝線を放出する過程が支配的になる。

2.2 粒子加速に伴う X線放射
これまでの多波長観測から、SNRの衝撃波面で粒子の加速が起こっていることが明らか
になり、銀河宇宙線の起源として SNRが有力視されることとなった。衝撃波面での、統計
的な粒子の加速と逃走を仮定すると、粒子の分布は、エネルギーを Eとして dN/dE ∝ E−s,
s ≃ 2となる。加速された粒子は SNR中の磁場で曲げられた際に電磁波が放出し、これ
はシンクロトロン放射と呼ばれる。エネルギー Ee の相対論的な電子からのシンクロトロ
ン放射のエネルギー ϵsyn は、磁場 Bを用いて、以下のように表せる。

ϵsyn ∼ 2000
(

B
10 µG

) ( Ee

100 TeV

)2

eV (2.6)

さらに電子が上記のような非熱的な分布を持てば、シンクロトロン放射のスペクトル dnγ/dϵ
は光子のエネルギー ϵ を用いて以下のように書き表される。

dnγ/dϵ ∝ ϵα, α =
s − 1

2
(2.7)

粒子が非常に大きなエネルギー（≤ 107 eV）を持つ場合には、シンクロトロン放射で
エネルギーを失いやすいことが知られている。実際に、幾つかの若い SNRのからは、X
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線帯域にべき ∼ 0.5で伸びるシンクロトロン放射が検出されている (Koyama et al., 1995,
1997)。この帯域の放射は、一般的な、星間磁場（∼数 µG）を仮定すれば、TeV帯域まで
電子が加速されていることを示唆し、観測されたべき値は元の粒子が最初に説明した ∼ 2
のべきを持つ非熱的な粒子分布を持っていたことを支持する結果である。
近年、幾つかの SNRから強い中性鉄輝線が報告されている (Sato et al., 2014; Sato et al.

, 2016; Nobukawa et al. , 2018)。これらの SNRは、GeVから TeV帯域で明るく輝いてい
ることが知られており、放射メカニズムによらず、それらの帯域まで粒子が加速されてい
ることが示唆される。また、これらの SNR はすべて、周囲のガスと相互作用しており、
そのガスと鉄輝線が空間的に相関していることがわかりつつある。これらを踏まえると、
この中性鉄輝線は、SNRの衝撃波面で加速された粒子によって濃いガスに含まれる鉄原
子が内殻電離されたのちに放出される蛍光 X線である可能性が示唆される。Dogiel et al.
(2011)は keV帯域の電子、そしてMeV帯域の陽子が中性原子の内殻電離に大きな断面積
を持つと報告していることから、それらの粒子は sub-relativistic粒子であるかもしれない。
最初に述べたように、SNRの衝撃波面で粒子の加速が起きていることは明らかになっ
たが、その観測の多くが GeV以上のエネルギーを持つ粒子に対してであり、それより小
さなエネルギーを持つ粒子の観測はほとんどされてこなかった。Sub-relativistic 粒子は、
熱的分布にあった粒子がごく最近加速されたものと考えられるため、SNRおいて粒子加
速に使われる全エネルギーや加速過程を解き明かす鍵を握っていると考えられる。この中
性鉄輝線は、SNRで加速された sub-relativistic粒子に迫ることができる有力な手段として
期待されている。
この sub-relativistic粒子による内殻電離は周囲のガス中の、鉄イオンのみならず様々な
中性イオンに対して起こると考えられる。したがって様々な元素からの中性輝線が期待さ
れるが、中でも鉄からの輝線が検出されやすいと考えられる。この理由は大きく 4 つあ
る。一つ目の理由は、蛍光収率が原子番号が大きい元素で大きくなることである。二つ目
の理由は標的となる鉄のアバンダンスが大きいために、輝線の強度が大きくなることであ
る (Lodders, 2003)。三つ目の理由は中性鉄輝線が検出される 6.4 keV付近に、他の輝線が
存在しないために検出がしやすいことである。最後の理由は、輝線のエネルギーが高いた
めに、星間吸収の影響を受けにくいことである。
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3.1 RPの成因解明
W28（G6.4−0.1）は、最近の「すざく」衛星の観測から中心部分に RP（∼ 0.4 keV）の
発見された銀河系内 SNRである (Sawada & Koyama, 2012)。RPを持つ SNRの特徴であ
る、 MM 型の形状を持ち (Rho & Petre, 1998)、分子雲との相互作用 Wootten (1981) や、
GeV/TeV帯域の放射を示唆する証拠も見つかっている（図 3.1）。さらに、その他の周辺
のガス環境の特徴として、周辺に HI ガスが付随していることから濃い ISM の中で進化
したと考えられる (Velázquez et al., 2002)。
これまでの ROSAT衛星、「あすか」衛星の観測から、中心集中した X線の他に北東で
明るいリム状の構造が確認されている (Rho & Borkowski, 2002)（図 3.1）。電波の観測か
ら、このリム領域で SNRと分子雲との相互作用を示唆する 1720 MHz OH maser (Frail et
al., 1994)そして、CO輝線 (Arikawa et al., 1999)が発見されている。1章で述べたように、
RPの成因に理解するためには SNRの周囲のガス環境が鍵を握ると指摘されている (Itoh
& Masai, 1989; Kawasaki et al., 2002)。Matsumura et al. (2017a,b)の SNRの熱いプラズマ
が周囲の冷たいガスからの熱伝導によって冷やされ、RPが生成するという主張に従えば、
W28の分子雲との接触のある北東のリムからは中心よりも電子温度の低い RPが発見さ
れることが期待される。しかしながら、XMM-Newtonを用いた比較的短時間（≤ 30 ks）
の観測からは、この領域のプラズマが低い電子温度（0.2−0.3 keV）をもつ一方で、RPで
はないという結果であった。このことは、先のMatsumura et al. (2017a,b)の結果とは矛盾
する。一方で、Lopez et al. (2013) の主張に従えば、この領域のプラズマが RP ではない
ことに矛盾はない一方で、電子温度が中心領域のプラズマと同等かそれよりも高くなる
という予想と矛盾する。Sawada & Koyama (2012)は、真に RPの物理的な生成過程に迫
るには、広範囲にわたって領域ごとにプラズマの状態を調べることが必要であるとしなが
らも、Lopez et al. (2013)で主張している断熱膨張モデルであれば説明出来ると報告して
いる。

W28は年齢が 3.3–4.2 kyrが大きく (Kaspi et al., 1993; Velázquez et al., 2002; Li & Chen,
2010)、距離が ∼ 2 kpc比較的近くある SNRであることから (Velázquez et al., 2002)、視
直径が ∼ 48分と大きい (Seward, 1990)。そのため、領域ごとの解析する上で最適な天体
であると言える。したがって、W28 の RP の見つかっている中心領域から北東のシェル
状の領域かけて、SNRの構造と分子雲の配置に沿って領域ごとにプラズマの電子温度と
イオン化状態の空間的変化を調べることができれば正確な RPの成因に迫れることができ
ると期待される。今回、我々はすざく衛星を用いて、W28の北東領域と中心領域を長時
間観測（北東:100 ks、中心: 73 ks）を行った。すざく衛星は、当時の運用中であった衛星
と比較して、非 X線バックグラウンドが低く、優れたエネルギー分解能を持つことから、
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RP特有の高階電離輝線と再結合連続放射成分の強度を正確に見積もることができる。な
お、すざくは他の衛星と比較して空間分解能に劣るが（∼ 2分）、W28の大きな視直径（∼
48分）を鑑みれば、領域ごとの解析は十分に可能である。

3.2 Sub-relativistic粒子からの放射の検出
先に述べた通り、SNRでの粒子加速を理解する上で、sub-relativistic粒子は多くのヒン
トを提供する。RPの見つかっている SNRは、すべて GeVそして TeV帯域で明るく輝い
ているという共通点を持つ。この GeVから TeV帯域の放射は、放射過程によらず、それ
ら帯域まで粒子が加速されていることを意味する。2章で触れた、SNRの統計的加速に
基づくと、GeVから TeV帯域の粒子の存在は、それよりも低いエネルギーを持つ粒子が
存在していることを保証する。したがって、RPの見つかっている SNRは GeVよりも低
いエネルギーの加速粒子を探索する目標として適当であると考えられる。

W28は、RPの見つかっている SNRの中でも特に GeV帯域で特に明るい SNRの一つで
ある。近年「すざく」衛星の観測から、HI輝線に相関する中性鉄輝線が報告されており、
この輝線が、W28で加速された MeV陽子によって周囲のガス中の中性鉄イオンが内殻
電離を起こし、その後放出された蛍光 X線であると指摘されている（図 3.2） (Nobukawa
et al. , 2018)。このような加速粒子が存在すれば、図 2.1で見るように数十 keV以下の帯
域に非熱的な連続成分が検出されるはずである。ここで粒子からの非熱的な制動放射は、
式（2.2）から計算できて、粒子の分布のべきを反映したべき乗のスペクトルを持つ（図
3.3）。今回我々は、HIガスよりも密度の濃いために鉄輝線が出やすいと考えられる分子
雲に相関する FeI Kα輝線を探査するとともに、その輝線に付随する sub-relativistic粒子
からの非熱的連続成分を調査した。
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図 3.1: （a）ROSAT衛星搭載の PSPCのデータから作成したW28全体の 0.5–2.4 keVのイメージ (Rho &
Borkowski, 2002)。白いコントアは VLAから取得した 328 MHzの電波連続波を表す (Dubner et al., 2000)。
（b）12CO輝線のコントア。赤と青のコントアは、それぞれ 12CO (J = 3 − 2)と 12CO (J = 1 − 0)輝線のコン
トアを表し、緑の点が OH maserのスポットを表す。（c）The High Energy Stereoscopic Systemを用いて取
得したW28付近の ≥ 0.1 TeVのイベントのカウントマップ。緑のコントアはそれぞれ、4、5、6 σのコン
トアを示す。黄色の点線は、EGRETで取得した ≥ 100 MeVのイベントマップのコントア（それぞれ 68%、
90%）を表す。また、それぞれの図で、水色で囲んだ部分が今回使用したすざくの北東部と中心部分の観測
視野を表す。
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図 3.2: W28の（a）0.5–2 keV、（b）5–8 keV、（c）6.3–6.5 keVバンドごとのイメージ (Nobukawa et al. ,
2018)。（c）水色のコントアは HI輝線（37.5 km s−1）のコントアを表す Velázquez et al. (2002)。（c）は中性
鉄輝線（6.4 keV）周りのバンドイメージを表し、Nobukawa et al. (2018)は白点線内の領域から強い中性鉄
輝線の存在を報告している。

図 3.3: (左）粒子のべき (= sp）を仮定した時の非熱的制動放射のスペクトル。ただしそれぞれの強度は ϵ=
1 keVで規格化してある。（右）粒子分布のべきに対する非熱的制動放射べき。粒子の分布のべきがハード
（≤ 1）になると、非熱的制動放射のべきは 1.2で下限値をとる。これは、粒子の分布のべきを反映して決ま
る非熱的制動放射のべきが、単色の高エネルギー粒子の制動放射のべきよりも小さくなることによる。
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4.1 X線天文衛星「すざく」の概要
「すざく」衛星（ASTRO-E2衛星）は、「はくちょう」（1979年)、「てんま」（1983年）、

「ぎんが」（1987年）、「あすか」（1993年）に続く、日本で 5番目の X線天文衛星である
（図 4.1）。2005年 7月 10日に JAXAの内之浦宇宙空間観測所（鹿児島県）からM-V-6号
によって打ち上げられた。「すざく」衛星は直径 2.1 mの八角柱の構体を基本とし、軌道
上では鏡筒伸展後の全長は 6.5 mの大きさを持ち、太陽電池パネルを広げると 5.4 mの幅
になる。総重量は約 1700 kgであり、日本の科学衛星としてはこれまでにない大型の科学
衛星である。
「すざく」衛星は高度約 550 km、軌道傾斜角 31度の略円軌道上に置かれており、軌道
周期は約 96分である（図 4.2）。衛星は地球を 1日に約 15周するが、地上局（鹿児島・
内之浦）と通信できるのはそのうち 5回のそれぞれ約 10分間ずつであり、その 10分間
のうちに観測データの地上転送、衛星運用のコマンドの送信等が行われる。軌道上での姿
勢は、太陽電池パネルが太陽から 30度以内の方向に常に向くように三軸制御される。そ
の際、観測機器は太陽電池パネルの軸に垂直に向けられるので、観測できる範囲は太陽
から 60–120度の範囲に限定される。「すざく」衛星は低高度楕円軌道を周回するために
軌道周期のうちの約 1/3の間地没してしまう、そのため高高度をまわる欧米の X線天文
衛星 Chandraや XMM-Newtonと比べると観測効率は良くない。一方で、地球の地磁気の
よって高エネルギー宇宙線がシールドされるために、バックグラウンドが低くて時間的に
も安定しているという利点がある（図 4.3）。
「すざく」衛星には、5台の X線望遠鏡（X-ray Telescope: XRT）と、それらの焦点面
検出器である 1 台の X 線分光器（X-ray Spectrometer: XRS）と 4 台 の X 線撮像分光器
（X-ray Imaging Spectrometer: XIS）、そして非撮像型の硬X線検出器（Hard X-ray Detector:
HXD）が搭載されている。XRTは入射角の小さい X線を鏡面で全反射させることによっ
て集光する反射望遠鏡である。XISは X線 CCDカメラで、0.2–12 keVの軟 X線を撮像分
光することができる。一方、XRSは X線マイクロカロリメータであり、XISと同程度の
エネルギー帯域をカバーするが、典型的なエネルギー分解能は ∼ 6 eVと XISのそれ（∼
130 eV）をはるかに凌駕する。しかしながら、「すざく」衛星が打ち上げられて間もない
2005年 8月 8日、冷却で使用する液体ヘリウムが消失するという事故が発生し、XRSに
よる観測は不可能となった。そして、HXDは、無機シンチレータであるケイ酸ガドリニ
ウムと PIN型シリコン検出器で構成され、XIS、XRSよりも高いエネルギーの X線が分
光可能である。「すざく」衛星は同じ天体を XISと HXDの二つの異なる検出器で同時に
観測することができるため、0.2–700 keVの広いエネルギー帯で高感度の X線分光が可能
である。以下の節では、今回の解析で使用した XRT、XISについて説明する。
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図 4.1: （左）軌道上での「すざく」衛星の外観、（右）「すざく」衛星の内部構造と主な装置の配置図。

図 4.2: 「すざく」衛星軌道。
（https : //heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/suzaku/proptools/suzakutd/node6.htmlより抜粋）。
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図 4.3: 「すざく」衛星、ASCA衛星、Chandra衛星、XMM-Newton衛星に搭載された検出器のバックグ
ラウンドレート (Mitsuda et al., 2007)。「すざく」衛星に搭載の XISは、同時期に運用されていた欧米の衛
星の検出器に比べて、非常に低くバックグラウンドが抑えられている。

4.2 X線反射望遠鏡 XRT
4.2.1 XRTの概要
「すざく」衛星には、口径 40 cmの多重薄板型 X線反射望遠鏡 5台搭載されている（図

4.4）。その内訳は焦点に XISを置くもの（XRT-I）が 4台、XRSを置くもの（XRT-S）が
1台である。この多重薄板型望遠鏡では、厚さ 178 µmのアルミニウムの薄板を金で覆っ
た薄膜型反射鏡が約 170枚同心円状に並べられ、回転双曲面と回転放物面からなるWolter
I型光学系を円錐 2段で近似している（図 4.4）。これにより、Chandra衛星の X線望遠鏡
High Resolution Mirror Assemblyのような基板を直接研磨する方式に比べ結像性能では劣
るものの、軽量かつ開口率が高いという特徴を持つ。

4.2.2 XRTの性能と特徴
有効面積と vignetting効果

各 X線衛星搭載望遠鏡の検出器の効率も考慮した有効面積を図 4.5に示す。焦点検出
器である XISの検出効率は空乏層の厚さで高エネルギー側の感度が抑えられ、可視光遮
断膜や表面不感層の影響で低エネルギー側の感度が下がる。一方で、XRTの有効面積は
低エネルギー側で大きく、高エネルギー側で小さくなる。これは、エネルギーの大きい入
射 X 線は臨界角が小さくなるために XRT の外側の鏡では全反射できなくなり、焦点に
集光される X線が少なくなることによる。さらに、温度を一定に保つために取り付けら
れた、PETにアルムミニウムをコーティングした熱遮蔽体の透過率による吸収端が 0.2–2
keVに、鏡面の金の吸収端が 2–3 keVおよび 12 keVに存在する。
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これらに加えて、温度を一定に保つために取り付けられた、PETにアルムミニウムを
コーティングした熱遮蔽体の透過率による 0.2–2 keVでの吸収端と、鏡面の金の吸収端が
2–3 keVおよび 12 keVに存在するために有効面積は図 4.5のようになる。これらの「す
ざく」衛星の検出器系の有効面積は、ほぼ全エネルギーバンドで Chandra 衛星のそれよ
りもずっと大きく、∼ 5 keVを超える帯域では XMM-Newtonのそれに匹敵する。

XRTの有効面積は視野中心から遠くなるにつれて小さくなる。これは視野中心からず
れた位置から入射された X線は入射角が大きくなるために、鏡面で X線が反射されにく
くなり、焦点に届く X線が少なくなることによる。この効果を vignetting効果と呼ぶ。図
4.6に XRTの vignetting曲線を示す。

角度分解能

図 4.7に XRTの角度分解能の指標となる PSF（Point Spread Function）、EEF（Enclosed
Energy Function）を示す。PSFとは点源を観測した際の輝度分布を輝度中心からの半径の
関数で表したもので定義され、EEFは PSFを積分して求められる輝度中心からある半径
内に含まれる光量を集光される総光量で割った値である。特に EEFが 0.5になる時の円
の直径を HPD（Half Power Diameter）と呼び、異なる望遠鏡間での角度分解能の比較す
る指標となる。「すざく」の XRTは、滑らかなガラス面を写し取るレプリカ法を採用した
ことにより鏡面形状精度が向上し、あすかと比較して約 2倍優れた角度分解能（HPD ∼ 2
分）を達成した。また、XRT-Iは 4分円を組み合わせ作成されているため、XISで点限を
観測した時のイメージは、 4分円のつなぎ目で途切れ蝶々型に広がって見える（図 4.7）。

迷光

XRT のミラーは密に重ねられているため、入射 X 線が非正規の経路を経て検出器部
分に到達することがある。これを迷光という。図 4.8に主な迷光の経路を示す。1つ目は
secondary reflection呼ばれ、入射 X線が 1段目のミラーで反射されずに 2段目のミラー
のみで反射され検出器に到達したものである。もう 2つ目は backside reflectionと呼ばれ、
1段目のミラーの裏側で反射された後、2段目のミラーで反射され検出器に到達するもの
である。迷光は視野外に明るい天体が存在する状況で暗い天体を観測したときに問題とな
る。「すざく」の XRTでは望遠鏡前にプリコリメータを搭載することで、あすか衛星に比
べて迷光を大きく抑えることに成功した (Mori et al., 2005)。
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図 4.4: （左）XRT 外観 (Serlemitsos et al., 2007)、（中）正面から見た XRT の概略図。（右）XRT 断面の
概略図。入射 X線は前段の放物面状のミラーで反射された後、後段の双曲面状のミラーで反射され集光さ
れる。

図 4.5: 「すざく」衛星、Chandra衛星、XMM-Newton衛星に搭載された望遠鏡の有効面積。ただし、焦
点検出器の検出効率も加味してある。

図 4.6: 3–6 keV、8–10 keVの XRT-Iの vignetting曲線。実線は ray-tracingシミュレーションによるモデル
カーブ。データ点はかに星雲の観測から取得した (Serlemitsos et al., 2007)。
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図 4.7: （左）XIS0の PSF、（中）XIS0の EEF、（右）「すざく」衛星の XIS0で観測した点源（SS Cyg）
のイメージ。

図 4.8: XRTへ入射した時の X線の経路 (Mori et al., 2005)。（a）正規の 2回反射による経路、（b）secondary
reflection、（c）backside reflection。迷光は主に（b）あるいは（c）の非正規経路を通る。
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4.3 X線 CCDカメラ XIS
4.3.1 XISの概要

X線 CCDカメラは 1993年に打ち上げられたあすか衛星に初めて搭載されて以来、X
線望遠鏡の標準的な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。こ
れは、CCDカメラが、ピクセルサイズで決まる高い位置分解能と適度なエネルギー分解
能を持ち、比較的広い面積をカバーすることができることによる。「すざく」衛星には 4
台の X線 CCDカメラ（XIS）を搭載されており、0.2–12 keVの帯域の軟 X線の撮像分光
が可能である（図 4.9）。これらは日本（ISAS/JAXA、京都大学、大阪大学など）と米国
（マサチューセッツ工科大学）との共同で開発された。

X線 CCDは 2次元に配列されたピクセルで構成され、各ピクセルに入射した光子が空
乏層で光電吸収された時に生成する電荷の位置と量を正確に測ることで、入射 X線の検
出位置とエネルギーを決定することができる。可視光と比べ、入射 X光子は数が少ない
ので、一回の露光で 1ピクセルに入射する X線光子の数は、せいぜい 1個であり、その
際生じる電荷は入射 X線エネルギー Eγに比例して、∼ Eγ/WSi個となる。ここで、WSiは
Siの平均電離エネルギー約 3.65 eVを表す。XIS-CCDには 24 × 24 µmの大きさを持つピ
クセルが 1024 × 1024個敷き詰められており、25 × 25 mmの撮像領域を持つ（図 4.10）。
これに対応する観測視野は 17.8分 × 17.8分である。

XIS-CCDでは、図 4.10に示すように、実際に露光される Image regionとそこで生成さ
れた電荷が転送される Frame-store regionがある。8秒間の露光が終了すると Image region
にあるピクセルで生成した電荷はバケツリレーの要領で次々に隣のピクセルへと転送さ
れ、Frame-store regionにあるピクセルまで高速で移動したのち、 Read-out nodesから順
次読み出される。実際には、各 XIS-CCDの受光部分は、4つのセグメント（A、B、C、
D）に分割され、それぞれの独立した読みだしノードから水平方向 256ピクセル、垂直方
向 1024 ピクセルの長方形の領域が読み出される。また、それぞれの XIS でセグメント
A、Dには 55Fe（半減期 2.7年）の校正線源が 2個装着されている（図 4.10）。この線源
からのMn-Kα（5.9 keV）とMn-Kβ（6.5 keV）の特性 X線を元に軌道上でのエネルギー
のキャリブレーションが可能である。

4.3.2 XISの性能と特徴
量子効率とエネルギー分解能

XISの 4台の CCDカメラの内、 XIS0, 2, 3は表面照射型（front-illuminated: FI）、XIS
1は裏面照射型（back-illuminated: BI）である。FI-CCDは X線を電極側から入射させる
（図 4.11)。その際、一部の低エネルギーの X線は、電極や絶縁層で吸収されてしまうため
に 1 keV以下の低エネルギーで検出効率が落ちる（図 4.12）。BI-CCDでは電極の逆側か
ら X線を入射させる（図 4.11)。そのため、低エネルギーに対して FI-CCDよりも高い検
出効率を持つ（図 4.12）。しかしながら、空乏層厚は 42 µmと、FI-CCDのそれ（65 µm）
と比較して薄い。そのため、光電吸収されずに空乏層を通過する高エネルギー光子の割
合は FI-CCDと比べ BI-CCDで大きくなる。したがって、高エネルギー側（≤ 4 keV）で
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図 4.9: （右）XISの外観、（左）XISの概略図。

図 4.10: XIS CCDの概略図 (Koyama et al., 2007)。
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図 4.11: （右）FI-CCDの概略図、（左）BI-CCDの概略図。 (鷲野遼作修士論文., 2016)。

BI-CCDは FI-CCDよりも検出効率が劣る（図 4.12）。また、XISは FI-CCD、BI-CCDと
もに ∼ 130 eV（@ 5.9 keV）のエネルギー分解能を持つ（図 4.12）。XISはあすか衛星に
搭載された CCDカメラに比べて空乏層の厚さが 2倍以上になったことで、7 keV以上の
高エネルギーの X線に対する感度が大きく向上した。

エネルギー分解能の劣化

「すざく」衛星の打ち上げ以来、XISのエネルギー分解能は放射線損傷のために、∼ 40
eV/yrずつ徐々に低下している (Koyama et al., 2007)。これは、CCDの検出面に高エネル
ギー宇宙線が衝突することによって格子欠陥が作られ、輸送途中でトラップされる電荷
量が多くなることによる。図 4.13に、校正線源からの 5.9 keVの輝線に対する、軌道上
でのエネルギー分解能の時間変化を示す。これを解消するための機能が spaced-raw charge
injection（SCI）である。SCIとは、人工的に電荷を注入し格子欠陥を埋めることで、入射
X線によって生じた電荷が輸送途中で損失されにくくする機能である。SCIの結果、エネ
ルギー分解能の劣化をが打ち上げ直後とほぼ同じ性能に回復することができた（図 4.13）。

非X線バックグラウンド

衛星軌道上では、宇宙線イベントと、その宇宙線が衛星の構成物質を励起したのち放
出される特性 X線で構成される非 X線バックグラウンド（Non X-ray Background: NXB）
が存在する。このようなイベントの多くは、CCD上では複数のピクセルにまたがって電
荷を落とすため広がったイベントとして観測される。そのため、グレード判定法と呼ばれ
るイメージ解析によってほとんどを取り除くことができる。
グレード判定方でも落し切れない NXBは、太陽光に照らされていない地球（夜地球）
のデータから見積もることができる。図 4.14に FI-CCDのXIS0と BI-CCDのXIS1での
NXBを示す。BI-CCDは FI-CCDと比較して 7 keV以上での高エネルギー帯で NXBのフ
ラックスが高く、こぶ状の構造が見られる。これは、CCD内に直接入ってきた宇宙線が
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(a) (b)

(a)
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図 4.12: （a）XIS の量子効率。実線と点線はそれぞれ XIS0 と XIS1 の量子効率を示す (Koyama et al.,
2007)。（b）XISのエネルギー分解能。右図は XIS 2の Segment Cの、左図は XIS1の Segment Cのエネル
ギー分解能を示す（XIS実験計画書より抜粋）。
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図 4.13: XIS0、XIS1、XIS3のエネルギー分解能の時間ごとの劣化。 55Fe校正線源からの 5.9 keV輝線を
用いた。左図が SCIが off (Ozawa et al., 2009b)、右図が SCI on（中島真也氏提供）。 2011年の XIS1での不
連続点は電荷注入量を変更したことによる。
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図 4.14: XIS0、 XIS1の NXB (Tawa et al., 2008)。

空乏層内で電荷を生成したためである。FI-CCDでは、空乏層が BI-CCDより厚いために
生成する電荷が大きくなり、15 keVより高いエネルギーにピークを持つ。
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第5章 解析

5.1 観測とデータの処理
我々はすざく衛星に搭載されている XIS を用いて、W28 の北東領域と中心領域の長
時間観測（北東:100 ks、中心: 73 ks）を行った。使用したデータの詳細な情報について
は表 5.1 にまとめる。XIS は前述の通り 3 台の FI-CCD（XIS0, 2, 3）と 1 台の BI-CCD
（XIS1）から成る。しかしながら、XIS 2は 2006年 11月に、XIS 0の 4つあるセグメン
トうちの一つは 2009 年 6 月に不具合が生じたため、使用することができない（ Suzaku
XIS documents1,2）。
解析のツールは NASA提供の HEADAS software version 6.19を用い、XISの校正デー
タベースは 2016 年 6 月に提供された最新のものを使用した。NXB は xisnxbgen (Tawa
et al., 2008) を用いて見積もり、検出器の応答関数と有効面積はそれぞれ xisrmfgen と
xissimarfgen (Ishisaki et al., 2007)を用いて作成した。スペクトル解析には XSPEC（version
12.9.0u）を、プラズマモデリングのコードには AtomDB（version 3.0.7）を使用した。
フィッティングでは、BIのデータと XIS0と XIS3のデータを足し上げた FIのデータ二
つを同時にフィッティングしているが、図では見やすくするために FIのデータを実線、BI
のデータを点線で表示させている。ただし、SiのK輝線エッジに対応するキャリブレー
ションの不定性が大きいため、FI-CCDの 1.7-2.0 keVでのデータは除いて解析を行った
（Suzaku XIS documents3）。本論文を通して表と文章中の errorは 90%の信頼区間を用い、
図のエラーバーは 1σ とした。また、SNR までの距離は 2 kpc を仮定した (Velázquez et
al., 2002)。

表 5.1: 観測データの詳細。
観測天体 観測 ID No 観測開始日 (R.A.,Dec.)∗ 観測時間（ks）
W28 NE 505006010 2011-Feb-25 18h01m30s, −23◦17′30′′ 100
W28 CENTER 505005010 2010-Apr-03 18h00m17s, −23◦21′59′′ 73.0
∗ 2000年昼夜平分時。

1ftp://legacy.gsfc.nasa.gov/suzaku/doc/xis/suzakumemo-2007-08.pdf
2ftp://legacy.gsfc.nasa.gov/suzaku/doc/xis/suzakumemo-2010-01.pdf
3https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/suzaku/analysis/sical.html
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図 5.1: XISで取得したW28の北東、中心部分の 0.65–4.0 keVのイメージ。NXBは引いてあり、vignetting
効果も補正してある。水色で囲んだ領域が今回使用した領域である。マゼンダのコントアは、NANTEN2で
観測した 12CO (J = 2 − 1)の輝線を表し、緑のバツは 1720 MHz OH masersのスポットを示す (Claussen et
al., 1997)。また、白のコントアは VLAで観測した 325 MHz電波連続波を表す。

5.2 イメージ
図 5.1に NXBを差し引き、 vignetting効果の補正を施した 0.65-4.0 keVのイメージを
載せる。X線帯域での光度のピークはW28の中心に位置する。Sawada & Koyama (2012)
はこの領域から RPを検出した。また、北東部には明るいリム構造はW28が存在し (Rho
& Borkowski, 2002)、12COや OH maserの輝線が確認されていることから、分子雲と激
しく相互作用していることがわかっている。この領域の XMM-Newton衛星を用いた観測
からは RPの証拠は見つかっていない (Nakamura et al., 2014; Zhou et al., 2014)。リムと中
心にかけての領域は、北側で 12COや OH maserの輝線が確認されていることから、 SNR
と分子雲が激しく衝突していることが示唆される。今回我々は、SNRの構造と周囲の分
子雲の配置に注意して、図 5.1に水色実線で示した 4つの領域について解析を行った。
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5.3 W28からの硬 X線放射
図 5.2に四つの領域での NXBを引いたスペクトルを示す。我々は、 6.0–7.0 keVのバン
ドに Fe Kα輝線を、より低いバンドで Ne、Mg、Si、S、Feの Kα輝線で検出した。図 5.2
の 6.0–7.5 keVのスペクトルから、∼ 6.4 keVと ∼ 6.7 keV付近に強い Fe Kα輝線が存在す
ることがわかる。これらの輝線は中心エネルギーはそれぞれ、6370+30

−15 eV、6671+11
−10 eVで

あったことから、FeI Kα（6.40 keV）と FeXXV Heα（6.68 keV）であると考えられる。W28
は銀河中心近傍に存在することから、これらの輝線は後述する銀河面からの放射（Galactic
ridge X-ray emission: GRXE）が大きな割合を占めると考えられ、Sawada & Koyama (2012)
が報告する W28の放射と Nobukawa et al. (2018)が報告する LECRpに起因する非熱的
な放射と FeI Kαの寄与は少ないと予想される。したがって我々はまず、二つの輝線に対
して、バックグラウンドとW28からの寄与を正確に見積もった。
図 5.3に各領域での FeI Kαおよび FeXXV Heα輝線の強度をプロットした。これら強度
は、各領域の 6.0–7.5 keVのスペクトルを、連続成分を表す power-lawモデルと輝線を表
現するガウシアン（FeI Kα輝線 6.40 keV、FeI Kβ輝線 7.06 keV、FeXXV Heα輝線 6.68
keV、FeXXVI Lyα輝線 6.97 keV）を組みあわせたモデルを用いて現象論的に解析し求め
た。また、比較のために W28 の外側の領域として図 5.1 に示すように outside 領域を定
義し、そこでの鉄輝線の強度も見積もった。outside領域での二つの輝線の強度は概ねよ
く GRXEの強度と一致していた一方で、FeXXV Heα輝線は領域 4で、FeI Kα輝線は領
域 1で強く放射していることがわかる。前者の輝線については、Rho & Borkowski (2002)
が報告するようにプラズマからの硬 X線は中心集中していることを考慮すると、領域 4
の高温プラズマによって放射されていると考えられる。一方で、後者の FeI Kα輝線は、
W28が分子雲と相互作用している領域 1においてのみ顕著であった。このことは、いく
つかの SNR (Sato et al., 2014; Sato et al. , 2016; Nobukawa et al. , 2018)で指摘されている
ように SNRで加速された粒子と分子雲が相互作用して生成した可能性がある。この FeI
Kα輝線については 6.3章にて詳しい議論を行う。

5.4 バックグラウンドの見積もり
我々はまず、Sawada & Koyama (2012)にならい、近傍の視野（観測 ID No: 500008010）
のデータを用いてバックグラウンドのスペクトルを見積もった。しかしながら、近傍視野
の 4.0 keV以上のバンドでのフラックスが、W28領域の同じバンドでのフラックスより
も著しく大きいことがわかった。これは、Uchiyama et al. (2013)が報告する GRXEの場
所ごとの放射強度の違いによるものと考えられる。これまでの Sawada & Koyama (2012)
のスペクトル解析では 5.0 keV以下のデータしか使用していなかったことから、2つの領
域での GRXEレベルの違いは無視できると考えられる。一方で、今回我々は 5.0 keV以
上に FeXXV Heα輝線とそれに付随する熱的な放射を検出した。この放射を含めた正確な
解析のために、W28の外側の outside領域を用いてバックグラウンドのモデルを構築し解
析を行った。

W28領域のバックグラウンドは、先に登場した GRXEの他に前景熱的放射（Foreground
Thermal Emissions: FE）、宇宙 X線背景放射（Cosmic X-ray Background: CXB）で構成さ
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図 5.2: W28の outsire（オレンジ）、領域 1（黒）、2（赤）、3（緑）、4（青）の XIS0+3スペクトル（上:
0.65–9.0 keV、下: 6.0–7.5 keV）。NXBは引いてあり、比較のために outside、region 2、3、4はぞれぞれ、
0.5、2.0、3.0、2.0倍にしてある。上の図で、縦実線と点線はそれぞれ Heα輝線と Lyα輝線を表す。下の図
で縦実線は Fe-K輝線を表す。
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図 5.3: 5つの領域における Fe-Kα輝線の強度。本文中に示した現象論的なモデルを使って求めた。赤い点
と青い点はそれぞれ、 Fe XXV Heα輝線と FeI Kα輝線を表す。横点線、W28領域で予想される GRXEの
レベルを表す (Yamauchi et al., 2016)。

れる。以下の節では、これらの成分について説明したのち、バックグラウンドモデルの
フィッティング結果を載せる。

5.4.1 銀河面 X線放射
GRXE は銀河面に沿って広がって見える放射である。これまでに、銀河面上に真に拡
がったプラズマである説と個々に分解できないほど暗い X線点源の重ね合わせである説の
二説が考えられているが、未だに決着はついていない。Uchiyama et al. (2013)と Yamauchi
et al. (2016)によると、GRXEは kTe ∼ 1 keVの低温プラズマ（Low Temperature Plasma:
LP）と kTe ∼ 7 keV 高温のプラズマ （High Temperature Pasma: HP）、そして FeI-K 輝
線によって構成される。ここで、観測される GRXEの放射は、元の GRXEの放射に星間
吸収がかかったものとなる点に注意が必要である。星間吸収の効果は元のスペクトルに
対して、各元素による光電吸収の断面積 σelement(E)と柱密度 Nelement を用いて計算できる
exp (−∑

σelement · Nelement)をかけたものである。今回の解析では X線の光電吸収の計算に
はWisconsin absorption model (Morrison & McCammon, 1983)を、各元素の絶対的なアバ
ンダンスには Anders & Grevesse (1989) で求められた値を使用した。以後、簡単のため
に星間吸収の効果は水素柱密度 NH (GRXE) の値を用いて表現する。GRXEは、水素柱密度
NH (GRXE) を用いて以下のモデルで表現される。

GRXE = NH (GRXE) ×（LP + HP + FeI K輝線） (5.1)

5.4.2 前景熱的放射
銀河面上の放射には、GRXEに加えて、より手前にある FEも考慮しなくてはならない。

FEの起源についても詳しいことは分かっておらず局所的な銀河系内のプラズマ、もしく
はM型のスペクトルを持つ主系列星といった説が提唱されている。Uchiyama et al. (2013)
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より、FEは Uchiyama et al. (2013)より星間吸収 NH (FE) = 5.6 × 1021 cm−2 のかかった、温
度が 0.09 keVと 0.59 keVの 2成分 CIEプラズマで表現されることが報告されている。

5.4.3 宇宙 X線背景放射
X線帯域には宇宙から一様で等方的な放射が存在することわかっている。これは CXBと
呼ばれ、遠方の活動銀河核からの放射の重ね合わせによるものと考えられている。Kushino
et al. (2002) は、この放射が、光子指数 Γ = 1.412 ± 0.007 ± 0.025、2.0–10 keV で、フ
ラックスが (6.38 ± 0.04 ± 0.64) × 10−8 erg s−1 cm−2 sr−1（それぞれ 1 σでの統計誤差と系
統誤差を表す）の連続成分となることを示した。また、CXBは銀河の外からの放射なの
で、Uchiyama et al. (2013)に従って、星間吸収の柱密度は GRXEの 2倍とした。

5.4.4 バックグラウンドモデルのフィッティング
outside領域の 4.0-9.0 keVスペクトルを以下のモデルでフィットすることでバックグラ
ウンドのモデルを作成した。

Background = NH (FE) × FE + NH (GRXE) × GRXE + NH (CXB) × CXB (5.2)

ここで、NH (GRXE) = 2 × NH (GRXE) である。FEとそれにかかる星間吸収の値は Uchiyama
et al. (2013)で求められている値に固定した。GRXEの成分については HPの温度と HP、
LPの volume emission measure (VEM)、FeI-K輝線の強度のみをフリーパラメータとし、
それ以外の値はUchiyama et al. (2013)で報告されているベストフィット値に固定した。こ
こで、VEMは、対象とするプラズマの電子密度 ne と水素密度 nH を視線方向に積分した
値で、そのプラズマの存在量の目安となる値である。なお、LPの VEMは Uchiyama et al.
(2013)にならい、HPの VEMの 0.29倍に固定してある。FeI Kα輝線の強度はフリーパ
ラメータし、FeI Kβ輝線の強度は Kaastra & Mewe (1993)にならって、 FeI Kαの強度の
0.125倍とした。最後に CXBは Kushino et al. (2002)で求められたベストフィットの値に
固定した。図 5.4と表 5.2に、スペクトルのモデルフィッテングの図とベストパラメータ
を載せた。

5.5 スペクトル解析
まずはじめに、北東のリム領域の解析を行うべく、領域 1 のスペクトルを解析した。

Nakamura et al. (2014); Zhou et al. (2014) の結果を参考にして、SNR のプラズマモデル
に星間吸収のかかった non-equilibrium ionization（NEI）モデルを適用した (Masai, 1984;
Hughes & Helfand, 1985)。フィッティングの際には、柱密度 NH、電子温度 kTe、電離平
衡に達しているかどうかを判断する時間の指標となるイオン化タイムスケール netそして
VEMをフリーパラメータとした。また、図 5.2から検出されている Ne、Mg、Si、S、Fe
のアバンダンスもフリーパラメータとし、Ar、Caは Sに、Niを Feのアバンダンスに結
びつけた。それ以外の元素のアバンダンスは 1 solarに固定した。バックグラウンドに関
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表 5.2: バックグラウンドモデルのベストフィットパラメータ。
成分 パラメータ（単位） 値
FElow kTe（keV） 0.09（固定）

Zall 0.05（固定）
VEM（1059 cm−3)† 1.8（固定）

FEhigh kTe（keV） 0.59（固定）
Zall 0.05（固定）
VEM（1056 cm−3)† 6.7（固定）

CXB NH (1022 cm−2） 8.44（固定）
Photon index 1.4（固定）
Normalization ‡ 9.69（固定）

LP kTe（keV） 1.33（固定）
ZAr 1.07（固定）
Zother 0.81（固定）
VEM（1056 cm−3)† 6.5 ± 0.7

HP kTe（keV） 7.5+2.7
−1.7

ZAr（solar） 1.07（固定）
Zother 0.81（固定）
VEM（1056 cm−3)† 0.29 × LP VEM（固定）

χ2 （d.o.f.） 108.0（80）
† Volume emission measure VEM =

∫
ne nH dV。ne, nH、V はそれぞれ電

子密度、水素の密度、そして放射領域の体積を表す。

‡ photons s−1 cm−2 keV−1 sr−1 at 1 keV。　
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図 5.4: outside領域の NXBを引いた 4.0–9.0 keVスペクトルとバックグラウンドモデルのベストフィット
モデル。見やすいように FI-CCDのデータのみを表示させた。マゼンダ、緑、水色、青のモデルカーブはそ
れぞれ、HP、LP、CXB、FeI Kα輝線を表す。

しては、上で求めたベストフィットの値（表 5.2）に固定したモデルを採用した。ただし
FeI K輝線の強度についてはフリーとして解析を行ったが、その際に求まった値は表 5.3
の値と矛盾なかった。図 5.5（1-i）にフィッティングの結果を示す。このフィッティング
では netは ≤ 3 × 1012 cm−3 sとなったために、プラズマは CIE状態に到達していると考え
られる (Masai, 1994)。また、2.0 keV以下のバンドに顕著な残差が残った。その中でも、
1.5 keVの残差はMg Lyα輝線が不足していることを示唆する。したがって、領域 1のプ
ラズマは、CIEよりも電離が進んだ状態のモデルで表現されると考えられる。
次に RPモデルを使用して解析を行った。ここでは、上のフリーパラメータの他に、kTinit

もフリーパラメータとした。また、Sのアバンダンスは、うまく決まらなかったために、
Siのアバンダンスに結びつけて解析を行った。その結果、図 5.5（1-ii）に示すように、∼
1.2 keVでの残差を除けば、スペクトル全体をうまく再現することができた。この ∼ 1.2
keV の残差は、これまでの先行研究で何度か指摘されているように (Hughes et al., 1998;
Borkowski et al., 2006; Yamaguchi et al., 2011)、プラズマのコードに Fe-L輝線が不足して
いることが原因と考えられる。したがって、この RPモデルに 1.23 keVにガウシアンを追
加し再度フィッティングを行った。その結果、図 5.5（1-iii）に示すようにスペクトルをうま
く表現することができた。詳細なパラメータは表 5.3にまとめる。これまで XMM-Newton
衛星を使った、この領域の観測からは RPは報告されていない (Nakamura et al., 2014; Zhou
et al., 2014)。このことは、露光時間が ≤ 30 ksの比較的短時間の観測データを使った解析
だったために、統計が不足し今回の解析で RPの決め手となったMg Lyα輝線の強度を正
確に見積もることができなかった可能性がある。
次に、領域 4の領域の解析について報告する。Sawada & Koyama (2012)の結果を考慮
して、まずは RPモデルを適用した。図 5.3（4-i）にその結果を示す。このモデルでは ≤
3.0 keVのバンドで比較的よくスペクトルを再現できる一方で、≥ 3.0 keV以下のバンドに
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は顕著な残差を残る。特に、∼ 0.9 keV、そして∼ 1.0 keVの残差は、それぞれ NeIX Heα、
NeX Lyα輝線に相当すると考えられ、Neイオンが電離しすぎていることを示唆する。し
たがって、これらの結果は、ソフトバンドとハードバンドのスペクトルが異なる電離状態
のプラズマによって再現されることを示唆する。次に二つのプラズマを組み合わせたモデ
ルを使用して解析を行った。
図 5.5（4-ii）に示すように、2 RPモデルを用いた解析ではスペクトルをうまく再現す
ることができた。表 5.3にベストフィットパラメータをまとめる。この時、2つの RPモ
デルの間でアバンダンスと kTinit が 90 %エラーの範囲内で一致したことから、二つのモ
デルの成分を互いにリンクして解析を行っている。また、IP + RPまたは CIE + RPモデ
ルの組み合わせは、∼ 1.0 keV以下のスペクトルをうまく再現することができなかったた
めに棄却した。
最後に領域 2、3の解析を行った。これらの領域は領域 1と 4の間に存在することから、
領域 2、3のスペクトルを再現するモデルは領域 1と領域 4のベストフィットモデルに近
いことが期待される。したがって 1 RPと 2 RPモデルの二つのモデルを用いて解析した。
その結果、1 RPを使用した解析では、1.0 keV以下のバンドで大きな残差が残る一方で、
図 5.5（2）（3）に示すように、2 RPモデルでスペクトルをうまく表現することができた。
詳細なパラメータは表 5.3にまとめる。

表 5.3: プラズマモデルのベストフィットパラメータ。
モデル パラメータ（単位） 領域 1 領域 2 領域 3 領域 4
Absorption NH（1022 cm−2） 0.88+0.02

−0.03 0.89+0.03
−0.02 0.83+0.03

−0.02 0.75 ± 0.01
VVRNEI1 kTe（keV） 0.247+0.05

−0.07 0.18 ± 0.01 0.179+0.011
−0.004 0.216+0.001

−0.005
kTinit（keV） 2.4 ≥ 3.7+1.1

−0.9 3.5+1.0
−0.8 3.8+0.4

−0.6
ZNe（solar） 1.3 ± 0.1 1.7+0.2

−0.3 2.0+0.2
−0.1 1.73+0.07

−0.06
ZMg（solar） 1.14+0.09

−0.08 1.3 ± 0.2 1.5 ± 0.1 1.57+0.05
−0.04

ZSi（solar） 1.1 ± 0.1 1.3 ± 0.2 1.3 ± 0.2 1.4 ± 0.1
ZS = ZAr = ZCa（solar） = ZSi 1.7+0.3

−0.2 1.6 ± 0.3 1.38 ± 0.07
ZFe = ZNi（solar） 1.0 ± 0.1 2.4 ± 0.7 2.9 ± 0.3 1.17+0.03

−0.05
net（1011 cm−3 s） 12.5+0.01

−0.02 11.8+1.2
−0.7 10.2+0.8

−0.4 10.1 ± 0.2
VEM（1057 cm−3)† 5.3+0.4

−0.6 8+1
−2 11+0.3

−0.1 16+1
−1

VVRNEI2 kTe（keV） - 0.28+0.03
−0.02 0.43+0.21

−0.07 0.52+0.01
−0.02

net（1011 cm−3 s） - 4.4 ± 0.8 4.0+0.5
−0.6 3.7+0.2

−0.1

VEM（1057 cm−3)† - 0.7+0.3
−0.2 0.4+0.1

−0.2 2.2 ± 0.2
Gaussian Centroid（keV） 1.23（固定） 1.23（固定） 1.23（固定） 1.23（固定）

Normalization‡ 1.6 ± 0.3 0.6 ± 0.3 0.7 ± 0.2 1.6 ± 0.2
χ2（d.o.f.） 441.3（338） 400.3（347） 542.9（343） 586.8（343）
† Volume emission measure VEM=

∫
ne nH dV。ne、 nH、V はそれぞれ電子密度、水素の密度、そして放射領域の

体積を表す。

‡ 単位 10−6 photons s−1 cm−5 arcmin−2. 　
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図 5.5: 各領域の 0.65–9.0 keVスペクトラム。黒線は XIS0+3（FI）、赤線は XIS1（BI）のスペクトルを表
す。マゼンダ、青、オレンジの実線はそれぞれ FIのスペクトラムに対する高温 RP、低温 RP、バックグラ
ウンドを示す。また、点線は Fe-L輝線に相当する 1.23 keVのガウシアンを表す。
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我々は、北東のリムが存在する領域 1のスペクトルを 1RPモデルで、その内側占める
領域 2、3、4のスペクトラムを 2 RPモデルでうまく説明できることを発見した。この解
析で求められた、柱密度 NH、電子温度 kTeそして netの値を図 6.1に示す。以下の節では
この結果に基づいて議論を展開する。

6.1 周囲のガス環境
図 6.1に示したように、領域 1、2の NH の値は領域 3、4の値よりも大きい。これら
の NH の値はおおよそこれまでの X 線の解析の結果と一致するものであった (Nakamura
et al., 2014; Zhou et al., 2014; Pannuti et al., 2017)。この領域ごとの NHの値は図 5.1に示す
ように 12CO (J = 2 − 1)の輝線と 1720 MHz OH maserの位置と相関していた。Arikawa et
al. (1999)は 12CO (J = 3 − 2)輝線の位置速度図から、W28には分子雲が付随し、その一
部がこの SNRの手前に存在していることを指摘している。また、Aharonian et al. (2008)
も NANTEN2を用いた 12CO (J = 1 − 0)の観測から、北東領域の分子雲の一部が手前に
存在することを主張している。したがって、我々の X線解析の結果は、これら結果をサ
ポートすると考えられる。

6.2 RPの起源
我々は、W28の領域 2、3、4のスペクトルが kTe、net の異なる 2 RPでうまく再現で
きることを発見した。これらの RPは、図 6.1からわかるように、kTe ∼ 0.2 keVの“冷
たい”成分と kTe ∼ 0.3–0.5 keVの“熱い”成分に分類できる。また、分子雲と相互作
用している領域 2の熱い成分の kTe は、冷たい成分の電子温度に近く、内側の 3つの領
域 (2、3、4)の熱い成分の電子温度の中で最も小さい値であった。領域 1のスペクトラム
は kTe ∼ 0.25 keVの 1 RPモデルでうまく表現することができた。この領域 1の kTe は、
領域 2、3、4の二つの RPの kTe の間の値であった。6.1章で論じたガス環境を考慮する
と、これらの結果はW28のプラズマの物理的な構造を示唆していると推測される。すな
わち、W28のプラズマは、相互作用する北東部の冷たい分子雲からの冷却を受けており、
その結果中心から北東にかけて温度が下がったと解釈できる。
同様の描像は、IC 443 の観測から Matsumura et al. (2017b) によって指摘されている。
彼らは IC 443の観測から、分子雲と接触している南東部分でのプラズマが冷やされてい
ると主張している。Uchida et al. (2015)は、IC 443とW28を含む、これまでに RPのみ
つかっている SNR はすべて MM 型の SNR に分類されると指摘している。Rho & Petre
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図 6.1: 4つの領域の各 RP成分についての柱密度 NH（上）、電子密度 kTe（中）そして net（下）。赤点と
青点はぞれぞれ高温 RPと低温 RPの値を示す。

(1998) は、すべて MM 型の SNR で分子雲との相互作用を示唆する強い証拠が見つかっ
ていることを報告している。これらを踏まえると、Kawasaki et al. (2002)が指摘するよう
に、RPは SNRのプラズマが接触する周囲のガスから再結合するタイムスケールよりも早
く冷却を受けた時に生成さすると考えるのがもっともらしい。Sato et al. (2014); Washino
et al. (2016)はそれぞれ、 3C 391、Kes 17で発見された RPの成因として、衝撃波上流の
プラズマと下流の冷たい中性ガスの間の熱伝導に注目している。しかしながら、Dalton &
Balbus (1993)が報告するように、温度勾配が大きくなる衝撃波近傍での熱伝導の取り扱
いについては注意が必要である。これは、熱を伝搬する電子の平均自由行程に対して、温
度勾配が生ずる典型的な距離が短くなるほど、そこでの熱の移動が起こりにくくなること
による。したがって、この衝撃波近傍でのこの “飽和”した熱の移動と、温度勾配が比較
的小さいと考えられる SNRプラズマ間で起こる熱の移動の両者を区別した熱伝導の取り
扱いが必要になる。

MM型 SNRに特徴的な X線の中心集中構造を説明出来る説として、cloud evaporation
説が提唱されている (White & Long , 1991)。これは、濃いガスの中で SNが起きた時に、
衝撃波内に取りこんだ周囲ガスと内部の熱いプラズマの間で熱交換を起こしながら、SNR
が進化する説である。Zhou et al. (2011)は、この取り込まれたガスとプラズマ間での熱伝
導が鍵となり、プラズマが過電離状態になることを示した。また、彼らは、SNRが特に
密度の大きいガスと衝突した際に、そこでの密度が高くなり、W28の北東で見られるよ
うなリム構造が形成されることも報告している。

Sawada & Koyama (2012)は RPの成因として、断熱膨張説 (Itoh & Masai, 1989; Shimizu
et al., 2012) が好ましいと報告している。この説では、衝撃波が CSM から ISM に伝搬
した時に温度が下がり始める。Itoh & Masai (1989); Shimizu et al. (2012); Moriya (2012)



6.3. 中性鉄輝線の起源 47

らによると、SNR の衝撃波が CSM から突き抜けるのはおよそ数百年程度であると計算
されている。このタイムスケールは W28 の年齢（33–42 kyr）と比較して十分小さいた
めに、net から計算される、衝撃波が CSM から ISM に伝搬し現在に至るまでのタイム
スケールは、W28 の年齢とほとんど同じであると考えられる。W28 の中心領域である
領域 4の二つの RPについて、このタイムスケール計算すると、高温 RPと低温 RPで、
t ∼ 11× (ne/1 cm−3)−1 kyrと t ∼ 32× (ne/1 cm−3)−1 kyrと見積もられた。Sawada & Koyama
(2012)は同様の手法から t ∼ 10 × (ne/1 cm−3)−1 kyrと求めており、今回の結果と矛盾しな
い値であった。さらに、この結果はW28の年齢（33–42 kyr）と同じ桁のタイムスケール
であったことから、断熱膨張説を棄却するものではない。しかしながら、このシナリオで
は Sawada & Koyama (2012)で報告しているように、この断熱膨張説では領域ごとの kTe、
netの違いをうまく説明することはできない。

6.3 中性鉄輝線の起源
図 5.3に示すように、我々は分子雲と相互作用しているW28の北東領域で、中心エネ
ルギーが 6370+30

−15 eVの輝線を検出した。これは輝線は図 2.3に示すように、中性かもしく
は中性に近い非常に低電離な Fe Kα輝線であると考えられる。この輝線を説明できるプ
ロセスとして、プラズマから低電離 Fe Kα輝線放射された可能性がある。しかしながら、
W28の年齢と、W28が重力崩壊型の SNRであることの 2点を考慮すると、この輝線が
プラズマから放射されたことは考えにくい。まず前者については、この年齢の SNRのプ
ラズマは冷え始めており、低電離 Fe Kα輝線を出すために必要な電子温度（≥ 1 keV）よ
りも低いことによる。後者については、Yamaguchi et al. (2014b)が、重力崩壊型 SNRか
ら観測される Fe Kα輝線は、Ia型 SNRから観測される Fe Kα輝線よりも電離が進んで
いることを報告していることである（図 6.2）。これは、Ia型 SNRと比較して重力崩壊型
SNRは密度の濃い周辺環境で進化するために、電離が進んでいると考えられる。
別のプロセスとしては、W28で加速された粒子が北東部の分子雲と衝突した際に、中
性鉄原子が内殻電離され蛍光 X線として放出された可能性がある。この北東部は GeVか
ら TeV帯域で明るいことがわかっている。このことは、この領域で準相対論的粒子が存在
することを支持する。同様のMM型の SNRである 3C 391、Kes 79、W44からも、周囲
のガスと相関する鉄輝線は発見されており、同様の解釈がなされている (Sato et al., 2014;
Sato et al. , 2016; Nobukawa et al. , 2018)。
領域 1で強い中性鉄輝線が検出されたことは、この領域で sub-relativistic粒子の直接的
な証拠となる非熱的な制動放射成分が強いことを示唆する。しかしながら、我々は、図
5.5（1-iii）で見るように、その連続成分を優位に検出することはできなかった。これは
10 keV以下のバンドで、バックグラウンドの GRXEが卓越するためにこの連続成分の検
出が困難であったと考えられる。
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「すざく」衛星による超新星残骸（Supernova Remnant: SNR）の観測から卓越した再結
合連続放射成分が見つかり、過電離プラズマ（Recombining Plasma: RP）の存在が確実視
されるようになった。現在までに RPのみつかっている SNRの数は十を超え、さほど珍
しいものではなくなってきている。RPはこれまでの SNRの進化の描像では登場しえな
い。このことは、これまでの SNRの進化の描像には重要な要素が欠けており、それを解
き明かす鍵を RPの成因が握っていることを示唆する。しかしながら、肝心の RPの物理
的成因は正確にはわかっていない。近年、理論と観測の両面から RPの成因に迫るには、
プラズマの状態と周囲のガス環境を関連づけて調べることが重要であると指摘されてき
ている。

W28（G6.4−0.1）は RPの成因解明に適した銀河系内 SNRである。これは、W28が RP
の見つかっている SNRの中でも、距離が近くに位置し年齢が大きいために視野直径が大
きく、領域ごとの解析が可能であることによる。これまでに「すざく」衛星の観測から、
中心領域で RPが発見されている。また、北東領域に特徴的なリム状の構造を持ち、電波
の観測からその領域で周囲の分子雲と相互作用していることがわかっている。したがっ
て、中心から北東領域にかけて、W28の構造と周囲の分子雲の分布に沿った解析行うこ
とで RPの成因に迫ることができると期待される。
我々は X線天文衛星「すざく」搭載の XISを用いて、超新星残骸 W28の中心部分と
北東部分を観測し領域ごとにスペクトルを解析した。その結果、プラズマがすべての観測
領域は RPであることを発見した。そして、細かい領域ごとに見ると、分子雲との相互作
用が確認されている領域ではプラズマの電子温度が低くなっていることを見つけた。この
結果は、W28の RPの成因として分子雲からの熱伝導冷却を考えればうまく説明出来る。
ただし、この結果は断熱膨張説などの他の説を棄却するものではなかった。

RPの成因が今回の解析から示唆される熱伝導説であった場合、分子雲との相互作用が
確認されていない南西領域のプラズマの電子温度は、今回解析した北東領域のプラズマの
電子温度よりも高いことが予想される。さらに、熱伝導説の中でも、W28の形状をうま
く説明する cloud evaporation 説の場合には Zhou et al. (2011) が指摘するように、分子雲
と相互作用している領域としていない領域でプラズマのアバンダンスが異なることが予
想される。
分子雲と SNRの相互作用に起因する別の物理過程の証拠として、我々は北東のリム領
域から強い中性鉄輝線を発見した。これは W28で加速された sub-relativistic粒子によっ
て分子雲中の中性鉄イオンが内殻電離した際に放出された蛍光 X線であると考えられる。
しかしながら、今回の解析からは、それらの粒子の存在を裏付ける、非熱的な制動放射を
検出することはできなかった。これは、「すざく」衛星で観測可能な 10 keV以下のバン
ドでは、SNRプラズマからの熱的な放射と銀河面からの放射が卓越するために、この非
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熱的な放射が埋もれてしまっている可能生がある。
sub-relativistic粒子が存在した場合、その粒子からの非熱的な制動放射は、バックグラ
ウンドとなる放射のフラックスが小さくなる 10 keV以上帯域での観測が期待出来る。し
たがって、その帯域をカバーする、現在運用中の NuSTAR衛星や今後の打ち上げが期待
される Force衛星による観測によって、この仮説を検証することができる。
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なりました。
大学院入学から 2 年が過ぎようとする中、ようやく研究することに慣れてきたように
思います。博士課程に進み、これからもう少しの間、頑張ろうと思います。
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