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要旨

1995年のローサット衛星による全天 X線観測により、直径が 8度程あるベラ超新星残骸のシェル状
の X線放射領域の外側に、新たに広がった X線源が数個発見された。これらはその形状から一万年
前に超新星爆発を起こした元の星の破片ではないかと推測された。その中の一つ、直径約 30分の破
片Dについてニュートン衛星を用いて詳細な観測を行ったので、その結果を述べる。
今回の観測で得られた画像では X線放射強度がピークの位置から東側で急激に落ちるという不連続
面が直線状に伸びているのが見られた。そこで不連続面に垂直な方向に角度 1分間隔、平行な方向に
2分間隔で領域を区切り、そこから得られる X線スペクトルの場所ごとの変化を調べた。
その結果、不連続面の東側と西側で物理状態が大きく異なっていることがわかった。西側の部分で

は物理量はほぼ一定の値を示しており、温度は ∼0.3keVで、元素の組成比は Oが ∼5、Neが ∼10、
Mgが ∼10と宇宙組成に比べて大きな値を示していた。一方 Feは ∼1と宇宙組成にほぼ等しい値で
あった。ここから、この領域の起源は掃き集められた星間物質ではなく、超新星爆発を起こした元の
星の物質であると推定できる。

東側の領域は元素組成が宇宙組成程度にまで落ちており、温度も ∼0.2keVと低くなっていた。密
度と圧力は逆に内側より大きい値を示していた。この領域は衝撃波によって掃き集められた星間物質
が集まっていると考えられる。

今回の観測結果より、年齢が一万年にも達する歳老いた超新星残骸でも、元の星の破片が消滅せず

残っていることを発見した。
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第 1 章

超新星と超新星残骸

1.1 超新星

恒星の明るさが数日の間に急激に増光し、それまでの数万倍も変化する現象を新星 (nova)と言う。
超新星 (supernova)は、さらに数万倍明るく、通常の星の数億から数十億倍もの光度に達する。これ
は銀河 1個にも相当する明るさである。新星は星の表面層での爆発であるのに対し、超新星は恒星の
進化の最終段階で起こる、その恒星自身の大部分を吹き飛ばす大爆発であると考えられている。近年

の観測により、超新星爆発は１個の銀河あたり数十年に 1回の割合で起こると推定されている。しか
し、我々の銀河ではこれまで可視光で観測されたことはほとんどなく稀な現象であった。古くの文献

によりその現象が記録に残っており、現在その残骸が同定されているものは、 SN185、 SN393、 SN1006、
SN1054 (かに星雲)、 SN1181 (3C58)、 SN1572 (Tycho超新星残骸)、 SN1604 (Kepler超新星残骸)
の 7個である。1

超新星はスペクトルの様子によって 2種類に大別されている。可視光の観測において水素の吸収線
が観測されないものを I型、水素の吸収線が目立つものを II型と呼んでいる。また、それぞれの光度
曲線 (光度の時間変動を示す曲線)にも違いが見られる。これらの起源としては I型超新星は炭素の核
燃焼の暴走による爆発であり、 II型超新星は鉄の核の重力崩壊によって起こると考えられている。
以下でそれぞれの特徴と起源について詳しく述べる。2

1.1.1 I型超新星

I型超新星では明るさが最大になった後、その光度の減少過程が指数関数で表されるという特徴が
見られる。

恒星はその質量に応じて異なった進化をたどる。 I型超新星は太陽質量 (M�と表示する)の 3～ 8
倍の恒星が進化した形態と考えられている。このような星では中心部に炭素や酸素が生成された後、

白色矮星になる。これが連星系をなしている場合、もう一方の星から物質が降着してくる。これによ
り中心部で炭素の核反応が暴走し爆発を起こす。この核反応によって星の大部分はニッケルへと変わ

る。このニッケルはその後 56Ni →56Co →56Feという崩壊過程により、鉄へと変化する。 I型超新星
の指数関数的な光度曲線はこの崩壊過程で生じる γ 線の強度の変化によって良く記述される。

1.1.2 II型超新星

可視光の観測において水素の吸収線 (バルマー線)が観測されるものを II型超新星と呼んでいる。
また、光度曲線では光度が一定の期間が見られるのが特徴である。

1超新星の名前にはその爆発の年代が付けられている。括弧内は対応する残骸に付けられている呼び名である。
2超新星についての記述は [9],[10],[16]を参照した

1
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II型超新星の起源とされるのは 10M� 以上の重い星である。恒星内部での核反応は、最も安定な元
素である鉄が生成されるまで進む。その結果、中心部に鉄の芯を作り、その周りに順に軽い元素が層

状に取り囲む「たまねぎ構造」を形成する。生成された鉄の芯は外層の圧力により収縮し、光分解反
応

56Fe + γ → 134He + 4n − 122.4MeV

を起こす。この吸熱反応によって、中心部の圧力はさらに減少し、重力崩壊を起こす。さらに中心部

が高密度になると中性子の核を形成するようになり、強い核力によって収縮は止まる。その後もさら

に落ち込んでくる外層が跳ね返され、外側に向かって強い衝撃波が生じ外層部を吹き飛ばす。表面に
形成されていた水素の外層によってバルマー線が観測されるのである。

1.2 超新星残骸

超新星爆発によって、 1∼10M�の物質が星間ガス中に放出される。吹き飛ばされた星の外層の物
質 (イジェクタ:ejecta)と周りにあった星間物質 (ISM:interstellar matter)は超新星爆発で生じた衝
撃波によって加熱され、 107Kに達する高温プラズマの状態になる。これらはその後何万年もの間、
可視光、電波、X線などで輝く。これが超新星残骸 (supernova remnant)である。3

1.3 超新星残骸の進化

爆発により生じた強い衝撃波は、周囲の星間物質を取り込みながら球状に広がっていく。以下順に
その膨張の様子を見ていく。

1.3.1 自由膨張期

超新星爆発の後、吹き飛ばされた星の外層は vejecta ∼ 104 km sec−1の速度で星間ガス中に放出さ

れる。放出された物質は衝撃波を形成し、周囲の ISMを掃き集めながらシェル (球殻)状に膨張して
いく。膨張の初期段階では、衝撃波はその運動量を一定に保ったまま等速で広がっていく。この段階
を自由膨張期という。爆発から時間 tが経過したとき、衝撃波は半径 R = vejecta tに広がっている。

掃き集められた ISMの質量がイジェクタの質量Mejectaに等しくなるという条件、

Mejecta =
4π

3
n0 R3

F

が成り立つ半径 RF に達したとき、自由膨張期は終り、次の段階へと移行する。ここで n0は星間ガ

スの密度である。

1.3.2 断熱膨張期

衝撃波によって掃き集められた ISMの質量がイジェクタの質量と同程度になると、衝撃波の速度
は次第に減衰していく。それに応じて爆発によって生じた運動エネルギーは、圧縮、加熱された高温

プラズマの熱エネルギーへと移行していく。この段階ではまだ輻射による冷却は効いておらず、全エ
ネルギーを保存しながら断熱的に膨張する。この時期における膨張の様子は、点源爆発から生じる衝

撃波の伝播を仮定すると解析的に解くことができる。この解は L. I. Sedov、G. I. Tyler、 J. von
Neumannの 3人により独立に求められており [20] 、 Sedov -Tylor解 (Sedov解)と呼ばれている。

3超新星残骸についての記述は [9],[10],[16],[18]を参照した
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それゆえ、この断熱膨張期を Sedov期とも呼ぶ。 1962年、 Shkolvskiiはこの解を超新星残骸につい
て適応した。

一様密度のガス中において一点で起こった爆発で生じる衝撃波について考える。衝撃波の伝播が球

対称で断熱的とすると、その方程式は
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∂t
+ v
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+

1
n
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∂r
= 0

∂ρ
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+

2nv

r
= 0

∂
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(
p

nγ

)
+ v

∂

∂r

(
p

nγ

)
= 0

(1.1)

と書かれる。ここで vは速度、 tは時間、 rは半径、 nは密度、 pは圧力、 γは比熱比であり、３つ

の式はそれぞれ運動流束保存、質量流束保存、エントロピー保存の式を表している。

ここで波面の前の圧力 p0が波面の後ろの圧力 p1と比べて無視することができる、強い衝撃波を考

える。この場合、爆発によって生じる流れは、爆発のエネルギー E0と衝撃波が伝わる以前の密度 n0

によって完全に決定することができる。これらの変数と 2つの独立変数 tと rによりただ一つの無次

元量を作ることができる。その量は

ξ = r

(
n0

Et2

)1/5

(1.2)

と表され、全ての気体流はこの量 ξによって記述される相似流となる。この解を用いると衝撃波の半
径 Rsと、衝撃波のすぐ後方の温度 Tsは、

Rs = 5.0 ×
(

E51

n0

)1/5

t
2/5
3 pc (1.3)

Ts = 5.2 × 107 ×
(

E51

n0

)2/5

t
−6/5
3 K (1.4)

となる。 (ここで E51 ≡ E0/1051 erg、 t3 ≡ t/103 yrと表した。) (1.3)から衝撃波の膨張速度 vsは

時間とともに t−3/5で減少していくことがわかる。 また、密度は衝撃波面のすぐ後方では、

ns ≈ γ + 1
γ − 1

n0 (1.5)

となる。 γ=5/3とすると、 ns = 4n0となることがわかる。4

1.3.3 放射冷却期

輻射によるエネルギー損失が効き始めると、衝撃波面の温度は下がり、冷たく薄いシェルを形成す

る。高密度のシェルは運動量の保存則に従い、その前面に ISMをかき集めながらさらに膨張を続け
る。これを「雪かきモデル」と呼んでいる。

1.3.4 消滅期

進化の最終段階が消滅期である。膨張速度が減速し、周囲の ISMの固有運動 (∼ 106cm sec−1)程
度になると、シェルと ISMの区別がつかなくなり、超新星残骸の形状は消滅していく。

4超新星残骸における衝撃波については 1.6.3で詳しく述べる。
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1.4 超新星残骸の種類

超新星残骸はその形状から大きく分けて 3種類に分類することができる。シェル型とプレリオン型
(かに星雲型とも呼ばれる)、そしてそれらの複合したものである。

シェル型超新星残骸

衝撃波によって形成されたシェル構造を示すものである。シェルからの X線輻射の多くは衝撃波
によって加熱された薄い高温プラズマからの熱輻射である。代表的なものとして、カシオペア座 A、
ティコ超新星残骸、ケプラー超新星残骸、はくちょう座ループなどが挙げられる。また、 SN1006の
様にシェル部分で非熱的放射が見られるものもある。この放射は衝撃波によって粒子が加速されるこ
とで生じるシンクロトロン放射である [11]。

プレリオン型超新星残骸

かに星雲に代表され、かに星雲型とも呼ばれる。中心集中の構造を持ち、その中心にパルサーが存
在するため、非熱的なシンクロトロン放射が見られる。

複合型超新星残骸

複合型超新星残骸の例として、W28、ベラ超新星残骸などがある。これらはシェル構造が観測さ
れ、かつ中心天体も存在するものである。またその他にも、個々それぞれの特徴を持ち一概には分類

できないものもある。

1.5 超新星残骸からのX線放射

超新星爆発で生じる衝撃波によってイジェクタや ISMは 107Kにまで加熱され、希薄な高温プラ
ズマの状態になる。超新星残骸からの X線放射は、この高温プラズマにおける熱制動輻射や元素から
の輝線放射である。

ここでは超新星残骸中の高温プラズマの状態と X線放射について見ていく。

1.5.1 放射冷却関数

放射によってどれくらいエネルギー損失が起こるか見積もる。高温気体から放出される放射の単位
体積あたりの放射率 (volume emissivity) Λ [erg cm−3s−1]は

Λ(T ) = nenHΛ0(T ) (1.6)

と表される。ここで ne,nHはそれぞれ電子および水素原子の数密度を表す。 Λ0(T )は放射冷却関数
と呼ばれている。詳しい値は Gaetzと Salpeterなどによって求められており (1983,[6])、 T > 105K
では、近似的に

Λ0(T ) = 1.0 × 10−35T−0.7
6 + 2.3 × 10−37T 0.5

6 (1.7)

と表されることが知られている。ただし、 T6 ≡ T/106Kとした。ここで右辺の第 1項は元素からの
輝線放射による冷却、第 2項は熱制動輻射による冷却を示している。完全電離した気体では ne ∼ nH

であるから、式 1.6より放射率は密度 nHの 2乗に比例することがわかる。
一様な気体中を伝播する爆風波では物質は衝撃波の後面に集中しており、放射は主にその密度の高

い部分から生じる。図 1.1は GehrelsとWilliamsが計算したエネルギー損失の温度依存性を示した
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グラフである (1993,[7])。横軸は電子温度 Te、縦軸は放射率 Λを示している。 Te > 2×107Kでは制
動輻射によりエネルギーを失い、 Te < 2 × 107Kでは輝線放射による輻射が効いてくるのがわかる。

図 1.1: 宇宙組成の光学的に薄いプラズマのエネルギー損失の温度依存性 [7]

1.5.2 電離平衡

衝撃波によって加熱されたイジェクタや ISMでは、電子とイオンの衝突により束縛電子がはがさ
れ電離が進行していく。 107Kの温度では束縛電子が 1個である水素様や 2個のヘリウム様にまで電
離が進み、衝突電離平衡に達する。

ここで、衝突電離平衡に達するまでの時間スケールを考えていく。原子番号 Zの元素において、電
離状態の比率は

dnz

d(net)
= Sz−1nz−1 − (Sz + αz)nz + αz+1nz+1

Z∑
z=0

nz = 1

(z = 0, 1, . . . , Z)

(1.8)

の関係式で示される。ここで、 nzは z価のイオンの存在比率、 Szは z価のイオンが単位時間あたり

に z + 1価のイオンに電離する割合、αz は z価のイオンが単位時間あたりに z − 1価のイオンに再結
合する割合である。衝突電離平衡に達するまでの時間スケール teqは、これを解いて求めることがで
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き、 0次近似では次の様に書ける [14]。

neteq ≈
Z∑

z=0

(Sz + αz)−1

≈ [min(Sz + αz)]−1

≈ 1012cm−3sec

(1.9)

ne ∼ 1cm−3とすると、 teq ∼ 1012sec ∼ 105yearとなる。それゆえ観測可能なほとんどの超新星残
骸では衝突電離非平衡状態に達していないことになる。
衝突電離非平衡状態を表す変数として電離パラメーター τ が用いられる。これは、

τ =
∫ t

t0
nedt (1.10)

で定義される。ここで、 neは電子の個数密度、 t0は衝撃波に取り込まれ加熱し始めた時刻、 tが現
在である。 τ ∼ 1012cm−3 secで、衝突電離平衡に達したと考えられる。

1.6 超新星残骸における衝撃波

超新星残骸では、爆発によって生じた衝撃波によって ISMやイジェクタが加熱され高温プラズマ
の状態になっている。

ここでは衝撃波についてまとめていく。5

1.6.1 不連続面と衝撃波

流体中で運動する流体の速度が音速と同程度、あるいは音速を超えると、圧力、密度、温度などの

物理量の不連続をならすことができなくなる。これは、情報が音速より速く伝わることができないた
めである。すると、定常的な不連続面がまわりの物質に対して超音速で進むこととなる。これを衝撃

波と呼ぶ。

不連続面の前後での圧力、密度、温度の関係を調べる。まず、不連続面の静止系を考え、不連続面
の法線方向に x軸をとる。この面の前後で満たす保存則として、まず質量流束の保存は

ρ1v1x − ρ2v2x = 0 (1.11)

と書ける。これを
[ρv] = 0 (1.12)

と書くことにする。同様に、エネルギー流束の保存はエンタルピーを w = ε + pV として

[ρvx(
1
2
v2 + w)] = 0 (1.13)

また、運動流束の保存から
[p + ρv2

x] = 0 (1.14)

[ρvxvy] = 0 (1.15)

[ρvxvz] = 0 (1.16)

と書ける。これらの条件が成り立つものとして、 2つのタイプの不連続が考えられる。
5この節は [9] を引用した
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1つは質量流束が 0であるもの、すなわち

ρ1v1x = ρ2v2x = 0 (1.17)

ここで、 ρ1, ρ2 �= 0であるので、
v1x = v2x = 0 (1.18)

p1 = p2 (1.19)

となり、法線方向の速度と圧力は連続であり、接線方向の速度と密度は任意である。これを「接線方
向の不連続」と呼ぶ。

もう 1つは質量流束が 0でないもので、

[vy] = [vz] = 0 (1.20)

より、保存式は、

[ρv] = 0 (1.21)

[
1
2
v2
x + w] = 0 (1.22)

[p + ρv2
x] = 0 (1.23)

となる。これを「衝撃波」と呼ぶ。

1.6.2 衝撃波断熱曲線

衝撃波の満たす関係について考えていく。 vy と vzは連続なので、 vy,vzについて静止している系

で考える。すなわち、 vxを vで置き換えて、

ρ1v1 = ρ2v2 ≡ j (1.24)

p1 + ρ1v
2
1 = p2 + ρ2v

2
2 (1.25)

1
2
v2
1 + w1 =

1
2
v2
2 + w2 (1.26)

ここで jは質量流束を表し、気体が 1から 2の面に向かう方向 j > 0とする。
次に比体積 V1 = 1/ρ1,V2 = 1/ρ2を用いて

v1 − v2 =
√

(p2 − p1)(V1 − V2) (1.27)

w1 − w2 +
1
2
(V1 + V2)(p2 − p1) = 0 (1.28)

ε1 − ε2 +
1
2
(V1 − V2)(p2 + p1) = 0 (1.29)

式 1.28、 1.29を「衝撃波断熱曲線」または「Rankine-Hugoniotの断熱曲線」という。特に理想気体
中ではエンタルピーは w = γpV/(γ − 1)と表され、式 1.28、 1.29より、

ρ1

ρ2
=

V2

V1
=

(γ + 1)p1 + (γ − 1)p2

(γ − 1)p1 + (γ + 1)p2
(1.30)

T1

T2
=

p2

p1

(γ + 1)p1 + (γ − 1)p2

(γ − 1)p1 + (γ + 1)p2
(1.31)
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となる。強い衝撃波 (p1 � p2)を考えると、

ρ1

ρ2
=

V2

V1
∼ γ − 1

γ + 1
(1.32)

T1

T2
∼ p2

p1

(γ − 1)
(γ + 1)

(1.33)

また、ここから圧力は、

p2 ∼ γ + 1
2

ρ1(v1 − v2)2 (1.34)

と求められる。 γ = 5/3とすると、

ρ1

ρ2
=

1
4

(1.35)

となる。

1.6.3 リバースショック

超新星爆発で起こった衝撃波の静止系で考えると、 ISM中を進んでいく衝撃波に対し、イジェク
タ中を中心に向かって進む衝撃波も生じる。これをリバースショックと呼んでいる。

初期条件としての不連続面を考える。この不連続面が安定でないとき、この不連続はいくつかの不

連続に分裂する。解の 1つとして、大きな相対速度で 2つの気体が衝突したとき、初期不連続が 2つ
の衝撃波と接線方向の不連続に分裂する、という解がある。
ここでは、初期不連続面、および媒質 3、 3

′
の静止系で考える。初期不連続面は、媒質 1、 2がそ

れぞれ v1、 v2で衝突して形成されたとする。 2つの衝撃波はそれぞれ x軸正、負の方向に進む。そ
して初期不連続面は、そこに接線方向の不連続を残す。接線方向の不連続とは質量流束のないもので
あるので媒質 1と 2は分かれており交わらない。

y

z

x

v1

1 2

v2

initial
discontinuity

x

shock
wave

discontinuity
wave
shock

23’

v1 v2

31

図 1.2: 初期不連続面とそれにより形成された、衝撃波と接線方向の不連続 [9]

ここで、 p3 = p3′ > p2 > p1とすると式 1.27より

v1 =
√

(p3 − p1)(V1 − V3) (1.36)

v2 =
√

(p3 − p2)(V2 − V3′ ) (1.37)
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また、 p3 > p2であるので

v2 − v1 >
√

(p2 − p1)(V1 − V3′ ) (1.38)

= (p2 − p1)

√
2V1

(γ1 − 1)p1 + (γ1 + 1)p2
(1.39)

これが 2つの気体の相対速度の最小値である。つまり、これがこの現象の起きる条件である。
ここで、 2つとも強い衝撃波を仮定すると式 1.32、 1.34、 1.33より

ρ1

ρ3
=

V3

V1
∼ γ1 − 1

γ1 + 1
(1.40)

T3

T1
∼ p3

p1

(γ1 − 1)
(γ1 + 1)

(1.41)

ρ2

ρ3′
=

V3′

V2
∼ γ2 − 1

γ2 + 1
(1.42)

T3
′

T2
∼ p3

′

p1

(γ2 − 1)
(γ2 + 1)

(1.43)

p3 = p3′ ∼ γ1 + 1
2

ρ1v
2
1 =

γ2 + 1
2

ρ2v
2
2 (1.44)

が導かれる。強い衝撃波であり、また媒質 1、 2とも単原子分子気体 (γ1 = γ2 = 5/3)であるならば

ρ3 = 4ρ1 (1.45)

ρ3
′ = 4ρ2 (1.46)

となり、 ρ3と ρ3
′ は独立に決まる。さらに温度については

T3

T1
∼ 1

4
p3

p1
(1.47)

T3

T2
∼ 1

4
p3′

p2
(1.48)

T3
′

T3
∼ ρ1

ρ2
(1.49)

となる。これらの関係式 1.45∼1.49を図 1.3に模式的に表す。
超新星残骸において、超新星爆発で起こった衝撃波の静止系で考えると ISMは前方 (x > 0の方
向)から、イジェクタは後方 (x < 0の方向)から、不連続面の位置で衝突する気体流と考えること
ができる。媒質 3がイジェクタ、媒質 3

′
が ISMとして適用でき、イジェクタ側にできる衝撃波をリ

バースショック (reverse shock)、 ISM側にできる衝撃波をブラストウェーブ (blast wave)と呼ぶ。
また、イジェクタと ISMが作る不連続面を接触不連続 (contact discontinuity)と呼ぶ。



10 第 1 章 超新星と超新星残骸

図 1.3: 不連続面における圧力 (p)、密度 (ρ(rho))、温度 (T)の関係。 x=0は接線方向の不連続、
x1、 x2が衝撃波面にあたる。 ([9]より転載)



第 2 章

天文衛星XMM-Newton

天文衛星 XMM-Newton(以下、ニュートン衛星)は 1999年 12月 19日に ESA(European Space Agency)
により打ち上げられた。ニュートン衛星には２種類の望遠鏡が搭載されている。一つが X線望遠鏡で
３つのWolter I型の反射鏡が搭載され、それぞれの焦点に X線 CCD検出器が置かれている。また
口径 30cmの可視光 /紫外線望遠鏡を搭載し、焦点面に CCD検出器を配している。これによって、
X線と可視光～紫外線の 2つの波長領域を同時に観測ができる。図 2.1にその概観を示す。1

Optical Monitor

Grating

Mirror

pn

RGS

MOS

図 2.1: ニュートン衛星の概観

2.1 構造と性能

ニュートン衛星には 3種類、合計 6個の検出器が搭載されている。

• European Photon Imaging Camera (EPIC)
X線反射鏡と CCD検出器により、 0.2∼10.0 keVの X線での結像、分光を行う。MOSと pn
という 2種類の検出器がある。これについては 2.2、 2.3節で詳しく見ていく。

• Reflection Grating Spectrometer (RGS)
回折格子を用いて 0.35∼2.5 keVの X線の分光を行う。 EPICとは対照的に、低エネルギー側
(1keV以下)に高い感度を備えている。

1詳細は [5]を参照のこと、また本章の図、表も [5]から転載した。

11
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• Optical Monitor (OM)
可視光∼紫外線領域における結像、またはグリズム (格子プリズム)による分光を行う。

表 2.1にそれぞれの主要な性能をまとめた。本論文では、主に EPIC MOSと EPIC pnの X線観測
データの解析を行った。ここからは X線望遠鏡および EPICについて詳しく見ていく。

検出器 EPIC MOS EPIC pn RGS OM
帯域 0.15-12 keV 0.15-15 keV 0.35-15 keV∗1 160-600 nm

観測可能時間 ∗2 5-135 ks 5-135 ks 5-145 ks 5-145 ks
検出感度 ∗3 ∼ 10−14 ∗4 ∼ 10−14 ∗4 ∼ 8 × 10−5 ∗5 24等級 ∗6

視野 30
′

30
′ ∼ 5

′
17

′

PSF (FWHM/HEW) ∗7 5
′′
/14

′′
6
′′
/15

′′
N/A ∼ 1

′′

ピクセルサイズ 40µm (1.1
′′
) 150 µm(4.1

′′
) 81µm(9 × 10−3Å) ∗8 0.5

′′

時間分解能 ∗9 1.5 ms 0.03 ms 16ms 500 ms
エネルギー分解能 ∼ 70 eV ∼ 80 eV 0.04/0.25 Å∗10 0.5/1.0 nm ∗11

∗1 1次光での値。波長で表すと 5-35 Åになる
∗2 1軌道周期あたりで有効な総時間
∗3 10 ksの観測での検出感度
∗4 [erg s−1 cm−2] 0.15-15.0 keVでの値
∗5 [photons s−1 cm−2] OVII輝線 (0.57 keV)でのフラックス。バックグラウンドは 10−4photons s−1 cm−2 keV−1としている
∗6 1000 s、white light filter での B0星の観測での値
∗7 PSFについては 2.2.2を参照のこと
∗8 Spectroscopy モードでの値 (3×3ピクセルでビンまとめされている)

∗9 それぞれデータ取得時間が最も短いモードでの値。
∗10 それぞれ 1次光と 2次光での値。 3.2/2.0 keV (HEW)にあたる
∗11 それぞれ grism1(紫外)と grism2(可視光)での値

表 2.1: ニュートン衛星に搭載されている検出器の性能

2.2 X線望遠鏡

3つのWolter I型の反射鏡が搭載され、それぞれの焦点に MOS1、MOS2、 pn検出器が置かれて
いる。また、MOS検出器の 2つの望遠鏡では、望遠鏡と検出器の間に回折格子が組み込まれ入射 X
線の 40%を RGS、 50%をMOS検出器で検出している。

X線領域での金属の屈折率は 1よりわずかに小さいため、数 keVの X線に対して十分な反射率を
得るためには、入射角が 1度以下であるような斜入射の反射鏡が必要である。しかし、斜入射光学系
では、 1回の反射で焦点を結ぶ事ができない。Wolter I型反射鏡は回転放物面と回転双曲面の 2つ
の鏡を組み合わせ、X線を 2回反射させ結像している。ニュートン衛星の X線望遠鏡はニッケルの
基盤を金でコーティングした 58枚の鏡で構成され、焦点距離は 7.5m、反射鏡の直径は 70cmである。
X線望遠鏡の概観を図 2.2に示す。
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図 2.2: ニュートン衛星の X線望遠鏡の概観。回転放物面と回転双曲面型の 2つの鏡によって構成さ
れている

2.2.1 有効面積

1.5keVでは 1つの望遠鏡あたり約 1550 cm2の有効面積を持つ。図 2.3にそれぞれの焦点面検出器
の検出効率を考慮したトータルの有効面積を示す。 2keV付近に見られる構造は反射鏡に使用されて
いる金のM吸収端によるものである。 3台の X線望遠鏡を合わせた有効面積はこれまでの X線天文
衛星の中で最大である。

2.2.2 結像性能

X線望遠鏡によって反射された X線は検出器上ではある分布を持って広がる。この分布関数のこと
を PSF(Point-Spread Function)と呼ぶ。 PSFの広がりを表す変数として、強度のピークを中心と
した円内に含まれる強度 (Encircled Energy Function)が挙げられる。図 2.4に異なるエネルギーで
の Encircled Energy Functionを示す。ここでは半径 5分の値を 100%としている。
また、強度がピークの半分の値になる直径を FWHM(Full Width at Half Maximum)、エネル

ギーが半分になる直径を HEW(Half Energy Width)と表す。この値は表 2.1に示されている。

2.3 EPIC

Newton衛星には 2種類の X線 CCD検出器が搭載されている。表面照射型 CCDのMOSと、背
面照射型 CCDの pnである。
図 2.5に表面照射型 CCDと背面照射型 CCDの断面の模式図を示す。背面照射型 CCDは X線を
転送電極とは反対側の背面から入射させるようにしたもので、低エネルギー X線も電極構造に吸収さ
れることなく空乏層まで届く。よってこれに対する検出効率が大幅に改善された。

一方で、入射 X線のエネルギーが低くなると、空乏層の浅いところで吸収されやすくなる。背面照
射型 CCDにおいては、このような電子雲はピクセルサイズ以上に広がりやすく、またその際に電荷
を損失することが考えられる。そのため、背面照射型はエネルギー分解能が悪くなるという欠点も併

せ持つ。 [8]
MOSと pnのそれぞれの構造と性能を順に見ていく。
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図 2.3: それぞれの焦点面検出器の検出効率を考慮したトータルの有効面積
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図 2.4: MOSおよび pnの異なるエネルギーでの Encircled Energy Function

図 2.5: 表面照射型 (FI)CCDと背面照射型 (BI)CCDの断面の模式図
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MOS検出器

MOS検出器は 7つの表面照射型 CCDからなりそれぞれのチップは 600×600ピクセルである。 1
ピクセルのサイズは 40µmで、 1.1

′′
に対応する。MOS CCDは低エネルギー側の検出効率が pnに

比べて低いものの、 3相の電極のうちの 1つを大きくし、かつエッチングにより削ることで、低エネ
ルギー側の感度を上げている。実効的な空乏層の厚みは 35∼40µmである。

MOSの構造を図 2.6に示す。読みだし口の位置を黒の四角、望遠鏡の視野 (直径 30分)を円で示し
た。

ここで、検出器上での座標の定義について見ていく。検出器座標 (detX,detY)によって検出器上で
の場所が定義される。その中で 1つ 1つのチップ上での位置を定義するのがチップ座標 (rawX,rawY)
である。これは読みだし口の位置が基準となっている。MOSではそれぞれのチップにおいて 1つず
つ読みだし口があり、その位置を原点とした座標系が定義されている。

MOS2のチップの配置と検出器座標の定義は同じであるが、衛星内での配置はMOS1に対して 90
度回転させた形になっている。

pn検出器

pn検出器は背面照射型 CCDが用いられており、 12の領域に分けられる (図 2.7)。 1ピクセルの
サイズは 150µmで、 4.1

′′
に対応する。背面照射型の CCDチップを用いており、MOSに比べてエ

ネルギー分解能は劣るが、図 2.3に示されるように検出効率は高い値を示している。
pn検出器の読みだし口は rawY=0の位置に一列に並んでおり、信号電荷の読みだしが rawX方向

に一度に行うことができる。それゆえMOSに比べて時間分解能が良くなっている。

2.3.1 観測モード

それぞれの観測モードの違いについて見ていく。

• Full frame / Extended full frame
Full frameモードは CCDのすべてのピクセルを観測に用いる。 Extended full frameモード
は pnにだけある観測モードで、通常の Full frameモードより積分時間が長い。

• Small window / Large window
使用するピクセルを一部に限定するかわりに時間分解能を向上させている。それによってパイ

ルアップせずに観測可能な最大強度を増やしている。

• timing
timingモードでは rawX軸に沿った 1次元方向のみのイメージが作られ、 rawY軸は時間を示
す。

表 2.2にそれぞれのモードでの時間分解能の値、図 2.8と図 2.9にデータ取得領域を示す。

2.3.2 フィルター

EPIC CCD検出器は X線だけでなく赤外∼紫外の波長領域にも感度を持つため、可視光遮断フィ
ルターが備わっている。Thick、Medium、Thinの 3種類の厚みのフィルターがあり、それぞれ観
測対象に応じて使い分ける必要がある。

Thickフィルターを用いると、MOSでは実視等級が 1∼4等級、 pnでは 0∼3等級までの点源を除
去することができる。Mediumフィルターでは、可視光を遮断する効果は Thickフィルターの 10−3
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図 2.6: MOS検出器の構造と座標系。黒の四角で示されるのが読みだし口の位置。望遠鏡の視野 (直
径 30分)を円で示した。
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detX

detY
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図 2.7: pn検出器の構造と座標系。読みだし口は rawY=0の位置に一列に並んでおり、信号電荷の読
みだしが rawX方向に一度に行うことができる。
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図 2.8: MOSの観測モード。左上:Full Frameモード、右上:Large Windowモード、左下:Small
Windowモード、右下:Timingモード

図 2.9: pnの観測モード、左上:Full Frameモードもしくは Extended Full Frameモード右上:Large
Windowモード、左下:Small Windowモード、右下:Timingモード
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MOS 時間分解能

Full frame (600 × 600) 2.6s
Full frame two nodes (600 × 600) 1.4s
Small window (100 × 100) 0.3s
Large window (300 × 300) 0.9s
Refreshed frame store 2.9s
Timing uncompressed 1.5ms
pn
Full frame (378 × 384) 73.4ms
Extended full frame (378 × 384) 200ms
Large window (198 × 384) 48ms
Small window (63 × 384) 6ms
Timing 0.03ms
Burst 7µs

表 2.2: 観測モードごとの時間分解能の値
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図 2.10: フィルターごとの有効面積の変化。それぞれのフィルターを用いたときの、 3台の望遠鏡の
有効面積の和を示している。
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以下になり、 8∼10等級程度の点源までを除去できる。Thinフィルターでは 10−5 以下となり、Thick
フィルターよりに比べて 14等級弱い点源までしか除去できない。
図 2.10にそれぞれのフィルターを用いたときの有効面積を示す。ここでは 3台の望遠鏡の有効面積

の和を表している。

2.3.3 EPICのバックグラウンド

バックグラウンドは宇宙 X線背景放射 (CXB:Cosmic X-ray Background)や我々の銀河からの X
線放射によるものと検出器に起因するバックグラウンド (instrumental background)とに分けられ
る。ここでは検出器によるバックグラウンドについて見ていく。

EPICのバックグラウンドには低エネルギー側 (<200eV)での検出器からのノイズの他に、荷電粒
子が検出器や周りの物質と相互作用することで起こる成分が存在する。これは高エネルギー側 (数 keV)
で重要となってくる。この荷電粒子によるバックグラウンドはさらに 2つに分けることができる。フ
レアーと呼ばれる時間変動する成分と検出器内部からの定常的なバックグラウンドである。

陽子フレアー

数 100keVの陽子 (soft proton)によって起こると考えられている。これらの陽子は望遠鏡で反射
して CCDまで到達する。その後、入射した陽子は周りのシリコンを電離しながらエネルギーを失い、
CCDの表面付近で止まる。
この陽子フレアーは突発的に起こる現象であり、その強度とスペクトルの形には相関は見られない。
図 2.11にフレアーが起こっている場合の光度曲線を示す。前半の時間ではバックグラウンドの強度が
一定であるのに対し、後半では強いフレアーが起こっているのがわかる。
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図 2.11: フレアーが起こっている時間帯の光度曲線の例

検出器からのバックグラウンド

衛星内に入射した高エネルギー粒子は、衛星本体や検出器と衝突してエネルギーの低い 2次粒子を
作る。この 2次粒子が直接 CCDに入射したり、これらの粒子からの制動放射によって信号が発生す
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る。このような信号は時間的な変動は少なく定常的に見られる。

図 2.12と図 2.13に、MOSと pnでのバックグラウンドスペクトルを示す。この中に見られる輝線
は検出器やその周りの金属からの蛍光 X線によるものである。MOSでは Al-Kと Si-Kの輝線が目
立っている。 pnでは Al-Kと、 8keV付近で重なりあっている Cu-K,Ni-K,Z-Kなどの輝線が顕著で
ある。

これらの輝線成分は、検出器上での場所によって一様ではないという性質が知られている。図 2.14は
MOSの Siの K輝線のエネルギーでのバックグラウンドイメージである。中央の CCDと CCD間の
溝の部分で明るくなっているのがわかる。また、図 2.15は pnについて、エネルギーごとのバックグ
ラウンドイメージである。特に中央部でエネルギーごとの非一様性が目立っている。
この構造は検出器や検出器の背後にある基盤の構造が影響している。図 2.16と 2.17は実際のMOS

と pnの写真である。検出器の構造がバックグラウンドイメージに反映しているのがわかる。
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図 2.12: MOSのバックグラウンドスペクトル 図 2.13: pnのバックグラウンドスペクトル
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図 2.14: MOSのバックグラウンドイメージ。 Si-
K輝線のエネルギーの画像である。中央の CCD
や CCD間の溝の部分で明るくなっているのがわ
かる

図 2.15: pnのバックグラウンドイメージ。そ
れ ぞ れ Ti-K(4.5keV)と Cr-K(5.5keV)(左 上)、
Ni-K(7.45keV)(右上)、Cu-Kα(8.0keV)(左下)、
Mo-Kα(17.5keV)(右下)の輝線での画像

図 2.16: MOS CCDの外観 図 2.17: pn CCDの外観 (裏面)
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べラ超新星残骸とその破片

3.1 べラ超新星残骸

ベラ超新星残骸は超新星爆発がおきてから 1万年程 [21]経つ歳老いた超新星残骸である。中心にベ
ラパルサー 4U 0833-45があり、そのまわりを取り囲むシェル状の高温ガスはおよそ 8.3度に広がっ
ている。

1968年にMilneはベラ超新星残骸までの距離を 500pcと求めた [15]。この距離は、はくちょう座
ループと IC443という 2つの超新星残骸との形状の比較によって求められた距離であった。 1999年
Chaらは電波での吸収線スペクトルによる詳細な観測により、 250±30pcと求めた [3]。この距離を
用いるとベラ超新星残骸の直径は 36pcになる。
図 3.1は 1995年のローサット衛星による全天 X線観測により、得られた X線画像である。Aschen-

bachらはこの観測から、ベラ超新星残骸のシェル状の X線放射領域の外側に、広がった X線源を新
たに数個発見した [1]。図 3.2がそれぞれの拡大図である。直径は 10分から 30分程度であり、どれも
外側に向かって突き出したブーメランのような形状をしている。Aschenbachらは、その対称軸を内
側にたどるとシェル状の X線放射領域の中心にほぼ一致することを見出し、これらが 1万年前に超新
星爆発を起こした元の星の破片ではないかと推測した。これらは破片 (Shrapnel)A∼Fという名前が
付けられている。

図 3.1: ローサット衛星により得られたベラ超新星残骸のイメージ。 ([1]より転載)

22
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図 3.2: ローサット衛星により得られたベラ超新星残骸の破片の拡大図。左上が破片 Aで、順に反時
計回りに並んでいる。右下が破片Dである 。 ([1]より転載)

1999年に Tsunemiらは、これらのうち破片 Aについてあすか衛星を用いて観測を行った [22]。そ
の結果、X線スペクトルでは Si(1.8keV)の強い輝線が見られ、金属組成は宇宙組成の 1.5倍であり、
他の元素と比べると数十倍違うことがわかった。また、 2001年にはMiyataらが、より角度分解能
のよいチャンドラ衛星を用いて破片 Aを観測し、破片 Aがさらに強い放射を示す部分 (”head”)とそ
の後ろの弱い拡散部分 (”tail”)に分かれることを発見した [17]。スペクトル解析より”head” 部分で
は Siの金属量は宇宙組成の 3倍であり、それに対して Oは 0.34倍であった。また、”head”部分の
圧力は”tail”部分の 10倍であることも発見した。これらの結果より、Miyataらは破片 Aの起源が
超新星爆発を起こした元の星である、と推定した。

3.2 破片Dについて

今回観測した破片Dは、爆発中心からほぼ東の方角に位置している。西側に弱い拡散成分が広がっ
ているが、D′と言う名前で区別されている。

Aschenbachらは、それぞれの破片について、形状より推定される温度を計算している。まず、ベ
ラ超新星残骸の周囲の温度 kTambを、観測より kTamb = 1.2±0.2keVと求めた。それぞれの破片が
衝撃波の形状を示しているとすれば、そのマッハ角より衝撃波の速度が計算でき、温度 kTambの星間
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物質が衝撃波により加熱される温度 kTexpが推定できる。すなわち

Texp

Tamb
=

[2γMa2 − (γ − 1)][(γ − 1)Ma2 + 2]
(γ + 1)2Ma2 (3.1)

と表される。ここで γは比熱比である。
破片Dについては、スペクトルより得られた温度は kT = 0.87keVであったが、この推定温度は

kTexp = 0.34keVと計算された。このように大きく食い違っていたのは破片 Dだけであった。As-
chenbachらはこれを視線効果によるものと考え、破片Dの運動方向の視線方向に対する角度を (55±
8)◦と推定した。
表 3.1に Aschenbachらの観測で得られた破片Dの物理量をまとめる。

RA (2000) 9h01m10s NH [1021cm−2] 0.29 ± 0.2
dec.(2000) −45◦31

′
41

′′
Ma 2.8±0.3

p.a. [◦] 96.6 v [km s−1] 450±60
ε [◦] 4.5 kTexp [keV] 0.34 ± 0.07
Ω [10−4sr] 0.24 V [1056 cm3] 5.6
β [◦] 41±4 EM [1056cm−3] 0.78
Fx [10−12ergcm−2s−1] 50.0 nH[cm−3] 0.37
kT [keV] 0.87 ± 0.13 Lx [1032erg s−3] 15.0

表 3.1: ローサット衛星の観測により得られた破片Dの物理量
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観測とデータ選別

4.1 観測

ニュートン衛星によるべラ超新星残骸の破片Dの観測は、 2002年 5月 2日に AO1の観測として
行われた。観測対象の中心位置は赤経 /赤緯座標で (α, δ) = (8h59m32.s10,−45◦45′19.′′1)(2000年分
点)である。
本論文では主に EPIC MOSと EPIC pnの X線観測データの解析を行った。観測時間はMOS検
出器が 24,022秒、 pn検出器が 19,998秒であった。今回の観測における望遠鏡の視野を 4.1に示す。
フィルターはどちらも mediumフィルターを用い、MOSが Full Flameモード、 pnが Extended Full
Flameモードで観測を行った。
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図 4.1: ローサット衛星により得た破片 Dの X線画像。今回のニュートン衛星による観測の望遠鏡の
視野を円で示した。

ID 0136010101
観測対象 Vela fragment D
中心座標 8h59m32.s10,−45◦45′19.′′1

検出器 観測モード フィルター 観測時間 [s]
MOS1 Full Flame Medium 24022
MOS2 Full Flame Medium 24022

pn Extended Full Flame Medium 19998

表 4.1: ニュートン衛星によるべラ超新星残骸の破片Dの観測

25



26 第 4 章 観測とデータ選別

4.2 データの選別

観測データの選別について順に述べる。データの選別については、ESA提供の解析ソフト SASを
用いた。

2.3.3で見たように、観測で得られたデータに含まれるバックグラウンドとして、フレアーと呼ば
れる時間変動する成分が含まれる。まず光度曲線を用いてフレアーの起こっている時間帯を取り除い

た。

図 4.2∼4.4の左側がそれぞれの検出器での光度曲線である。観測の始めの時期に大きなフレアーが
見られる。この光度曲線から計数率のヒストグラムをとり、ガウス関数で近似したものが右側の図で

ある。計数率が高くなっている部分でガウス分布から外れており、この部分がフレアーによるもので
あることが判る。

まずいずれの検出器でも大きなフレアーの見られた時間帯を取り除いた。 pnのデータについては
それ以降でも細かな時間変動が見られるため、さらに計数率の閾値を決め、それ以上の値をとる時間
帯を用いないこととした。閾値は計数率のヒストグラムより、近似したガウス関数の σ値を用いて、

最頻値に 2.5σ値を加えた値をとった。

図 4.5∼4.7がフレアーを取り除いた後の光度曲線と計数率のヒストグラムである。計数率の高い部
分が取り除かれ、ガウス関数で近似できる分布になっていることが判る。

次に、グレードによる選別を行い、MOSについては 3画素イベントまで、 pnは 2画素イベント
までを選んだ。

この他に、X線の入射が無くても常に高い信号値を出すピクセルが含まれる場合がある。これを
ホットピクセルと呼んでいる。このようなピクセルも除去し、解析には用いない。また、望遠鏡の視

野外のイベントも除いた。

以上のデータ選別を行った上での観測時間、X線イベント数を表 4.2にまとめる。

観測時間 [s] X線イベント数
MOS1 20595 256937
MOS2 20582 304007

pn 14391 704754

表 4.2: 選別後の観測時間と X線イベント数

4.3 応答関数の定義

次にスペクトル解析に用いた応答関数の作成方法について述べる。

我々が得る観測データから、本来の X線放射源からの放射スペクトルを再現しようとする際には、
入射してきた X線が、望遠鏡や検出器でどの様に変化するかを知る必要がある。すなわち、X線放
射源からの放射スペクトルを S(E)とすると、得られるデータのスペクトル S′(E′)は

S′(E′) =
∫

S(E)R(E,E′)dE

と表すことができる。ここで R(E,E′)が望遠鏡や検出器での応答関数である。応答関数 R(E,E′)は
さらに検出器による成分と望遠鏡による成分とに分けられる。検出器によるものを RMFファイル、
望遠鏡によるものを ARFファイルと呼んでいる。RMFファイルは検出器の検出効率、データチャ
ンネルとエネルギー値の変換 (ゲイン)を定義するものであり、 ARFファイルは望遠鏡による入射 X
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図 4.2: MOS1の光度曲線と計数率のヒストグラム。点線で示したフレアーが起こっている時間帯を
取り除いた
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図 4.3: MOS2の光度曲線と計数率のヒストグラム。点線で示したフレアーが起こっている時間帯を
取り除いた
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図 4.4: pnの光度曲線と計数率のヒストグラム。ヒストグラムにおいて近似したガウス関数の最頻値
に 2.5σ を加えた値を閾値にとった
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図 4.5: フレアーを取り除いた、MOS1の光度曲線と計数率のヒストグラム
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図 4.6: フレアーを取り除いた、MOS2の光度曲線と計数率のヒストグラム
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図 4.7: フレアーを取り除いた、 pnの光度曲線と計数率のヒストグラム
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線の広がりを定義する。RMFファイル、ARFファイルはそれぞれ SASのコマンド rmfgen、 arfgen

を用いて作成した。

4.4 RMFファイル

CCD内で電荷を転送する際には電荷の一部が失われてしまうことがある。 1回転送する間に失わ
れる電荷の割合を電荷転送非効率 (CTI:Charge Transfer Inefficiency)と言い、これによってエネル
ギー波高値を低く読み取ってしまう。 CCDのチップ上で読みだし口からの距離によって、損失する
電荷の量が変化するので、それぞれの場所での応答は異なってくる。

rmfgenではスペクトルファイルから領域の中心位置を読みとり RMFファイルを計算している。
しかし、広がった天体からのエネルギースペクトルを考えるときには、応答関数はそれぞれの位置で

の応答関数の足し合わせたものを考えなければいけない。そこで rmfgenによりまず位置に応じた RMF
ファイルを作成しておき (ここでは標準 RMFファイルと呼ぶこととする。)、それを選択した領域に
応じて足し合わせることにより、それぞれの RMFファイルとした。

以下、RMFファイルの具体的な作成方法について説明する。

4.4.1 標準RMFファイルの作成

まず、チップごとの応答の違いは無視できるものとし、望遠鏡の焦点が位置しているチップのイベ

ントファイルを用いて、標準 RMFファイルを作成した。

MOSでは基準となるチップとしてチップ 1を用いた。このチップについて 5×5の領域に分割し、
それぞれの領域でスペクトルファイルを作成し、 rmfgenによって RMFファイルを計算した。

pnの RMFファイルについては、過去に同様の方法で ESAにより作成されたものが配布されてい
るが、今回のデータを用い新たに作成することとした。光軸があるチップ 4のデータを用いる。 pn
の読み出し口は 2.3節で述べたように detX方向に一列に並んでいるため、RMFファイルの変化は
detY方向のみを考えれば良い。ここでは分割方法は ESAのものと同様にし [19]、 detY方向につい
て 10分割し、RMFファイルを作成した。

図 4.8と図 4.9にそれぞれの検出器での分割の区分をチップ座標 (rawX/rawY)と検出器座標 (detX/detY)
で示す。

X4

MOS  CCD1

X3X2X1X0

Y4

Y3

Y2

Y1

Y0

rawY

rawX

rawX detX rawY detY
from to from to

X0 1-120 -6600 -3960 Y0 1-120 -6600 -3960
X1 121-240 -3960 -1320 Y1 121-240 -3960 -1320
X2 241-360 -1320 1320 Y2 241-360 -1320 1320
X3 361-480 1320 3960 Y3 361-480 1320 3960
X4 481-600 3960 6600 Y4 481-600 3960 6600

図 4.8: MOSの標準 RMFの区分。 rawX方向と rawY方向にそれぞれ 5分割し、 25個の領域に分
割した。 detX/detYはチップ 1での値である
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pn CCD4

rawY

Y3

Y2

Y1

Y0

Y4

Y5

Y6

Y7

Y8

Y9

rawY detY
from to

Y0 0-19 13400 15000
Y1 20-39 11800 13400
Y2 40-59 10200 11800
Y3 60-79 8600 10200
Y4 80-99 7000 8600
Y5 100-119 5400 7000
Y6 120-139 3800 5400
Y7 140-159 2200 3800
Y8 160-170 600 2200
Y9 180-199 -1000 600

図 4.9: pnの標準 RMFの区分。 rawY方向にのみ 10個の領域に分割した。 detYはチップ 4での値
である。 ([19]より抜粋)

4.4.2 標準RMFの足し合わせ

ある領域に対してスペクトルを作成するとき、その領域をチップ座標系 (rawX,rawY)で定義し、
対応する標準 RMFを足し合わせる。このとき、カウント数で重みを付け足し合わせた。

4.4.3 ARFファイル

arfgenは広がった天体にも対応しており、スペクトル抽出領域での X線放射の広がりを仮定する
ことにより、各点を足し合わせた ARFファイルを作成する事ができる。今回の解析では作成したイ
メージファイルを読み込ませる事により、強度分布関数で重みをつけた ARFファイルを作成した。
また、 arfgenで作成した ARFファイルにはチップの境界や、データスクリーニングで除去したピ
クセルの情報が含まれ、実際に検出領域として働いている領域の面積を計算し、それに応じて強度の

絶対値が補正される。

4.5 バックグラウンドの評価

解析にあたってはバックグラウンドを差し引く必要がある。バックグラウンドには検出器内でのバッ
クグラウンド (NXB:Non X-ray Background)、宇宙 X線背景放射 (CXB:Cosmic X-ray Background)、
我々の銀河系に起因する成分 (GRXE:Galactic Ridge X-ray Emission)が挙げられる。
今回の破片Dの観測では、X線放射領域がほぼ視野全面に広がっており、同一視野からバックグ

ラウンドデータを取ることは難しい。また、広がった天体からの X線スペクトルの場所ごとの変化を
考えるときには、NXBの場所による特性を正しく見積もることが必要となる。
そこでバックグラウンドデータとして、アーカイブデータとなっている観測の中から、同じ条件で

観測が行われているものを選び出した。このデータ選別の条件としては、我々の銀河系内の観測であ

り、それぞれの検出器で破片 Dの観測と同じフィルター (Medium)を用いており、同じ観測モード
での観測が行なわれている、ということである。

この条件を満たす超新星残骸G337.2-0.7の観測データ (ID:0087940101)を用いることとした。デー
タ選別は同様にし、イベントフレアーの除去については閾値はヒストグラムをガウス関数で近似し、
最頻値に 2σを加えた値を用いた。
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図 4.10がこの観測のイメージである。中央に見える広がりが G337.2-0.7である。この超新星残骸
を含め明るい領域はバックグラウンドとしては使えない。その領域を取り除くため、強度分布のヒス

トグラムより閾値を決めた。閾値はガウス関数で近似し最頻値に 2σを加えた値を用いた。図 4.11に
バックグラウンドデータとして使用した領域のマスクパターンを示す。また、データ選別後のバック

グラウンドデータの観測時間と X線イベント数を表 4.4にまとめた。

ID 0087940101
観測対象 G337.2-0.7
中心座標 16h39m31.s11,−47◦49

′
41.

′′
9

検出器 観測モード フィルター 観測時間

MOS1 Full Flame Medium 38838
MOS2 Full Flame Medium 38842

pn Extended Full Flame Medium 29877

表 4.3: バックグラウンドとして用いた G337.2-0.7の観測
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図 4.10: バックグラウンドデータとして用いた

G337.2-0.7の X線画像
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図 4.11: バックグラウンドデータとして用いた領
域のマスクパターン

観測時間 [s] X線イベント数
MOS1 33490 73951
MOS2 33674 78564

pn 20790 166652

表 4.4: 選別後のバックグラウンドデータの観測時間と X線イベント数
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解析

5.1 画像解析

MOS1、MOS2、 pnで得た X線画像をそれぞれ図 5.1∼5.3に示す。それぞれ 0.3∼10.0keVのエネ
ルギー帯で、赤経 /赤緯座標で表示し、上が北、左が東である。観測中心を画像の中心にし、一辺 30
分の領域を表示している。

破片 Dからの X線放射はほぼ望遠鏡の視野全体、直径 30分の領域に広がっている。東側に強度の
ピークとなる領域が南北に伸びており、図 4.1で示したローサット衛星での画像との位置もほぼ一致
している。その最大強度の領域に対して、西側では X線放射領域が大きく広がっており、強度はゆる
やかに減少している。一方東側では X線放射強度が急激に落ちる、不連続な境界が見られる。
しかし、その東側でも放射強度はバックグラウンドの水準まで落ちるのではなく、外側に平行に強

度の弱い領域があることもわかる。この領域での X線放射強度はピークの 1/3程度であった。

5.1.1 他の観測で得た画像

過去の X線観測や他波長での観測結果の中で、アーカイブデータとして取得できるものがいくつか
あった。それらについても画像を作成し、ニュートン衛星で得た画像と同じ領域を示し、比較する。

X線での観測

X線での観測はローサット、あすか、チャンドラの各衛星で行われている。表 5.1に使用したデー
タを示す。チャンドラの画像 (図 5.5)では今回のニュートンの画像とほぼ同じ画像が得られた。
ローサット (図 5.4)とあすか (図 5.6、図 5.7)の画像は、どちらも角度分解能がニュートンやチャ

ンドラに比べて劣るため、細かい構造は現れていない。図 5.8は比較のため、MOS1で得た画像にあ
すか衛星の GIS検出器での PSFによってスムージングをかけたものである。ローサットやあすかの
画像とほぼ一致した構造が得られた。

衛星 ID
ローサット RS932518N00
あすか 54011000
チャンドラ 50039

表 5.1: 他の X線衛星によるべラ超新星残骸の破片 Dの観測のうち、今回画像作成に使用したデータ
を記す。

32
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図 5.1: MOS1によって得た 0.3∼10.0keVでの X
線画像
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図 5.2: MOS2によって得た 0.3∼10.0keVでの X
線画像
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図 5.3: pnによって得た 0.3∼10.0keVでの X線画
像
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図 5.4: ローサット衛星によって得た X線画像
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図 5.5: チャンドラ衛星によって得た X線画像
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図 5.6: あすか衛星GIS検出器によって得た X線
画像
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図 5.7: あすか衛星 SIS検出器によって得た X線
画像
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図 5.8: あすか衛星GIS検出器の PSFでスムージングした、MOS1の X線画像

可視光の観測

可視光での全天観測、デジタルスカイサーベイ [12] のデータから画像を作成した (図 5.9)。画像の
1ピクセルのサイズは 1.7秒である。破片Dが位置している中央部には、星が幾つか見られるだけで
目立った構造は無い。一方、破片 Dの南東側にフィラメント状の構造が見られた。図 5.11は MOS1
で得た画像にこの可視光のデータを等高線で重ねたものである。可視光でのフィラメント状の構造は、
破片Dの不連続面のほぼ真ん中から始まり、X線放射領域の外側に沿う様に南に伸びている。

電波の観測

図 5.10は 4850MHzの電波での観測による画像 [4]である。画像の 1ピクセルのサイズは 1分、空
間分解能は 7分 (FWHM)である。X線強度でピークを示した領域のうち、南側半分でのみ、同じ位
置から電波の放射が見られた。この領域は先程見た可視光画像においてフィラメント構造が見られて

いた部分にもほぼ一致する。しかし、この電波観測の空間分解能を考慮すると、正確な境界の位置を
比較することは難しい。
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図 5.9: デジタルスカイサーベイよって得た可視光
での画像
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図 5.10: 4850MHzの電波画像
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図 5.11: MOS1と可視光の画像の比較。MOS1の画像 (図 5.1)に可視光での画像データ (図 5.9)を
等高線で重ねた。可視光でのフィラメント状の構造が X線放射領域の境界上に沿って見られる。
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5.2 スペクトル解析

ニュートン衛星の PSFは FWHMでMOSが 5秒程度であるので、 20分角に広がっている破片D
に対しては、その中で細かな場所ごとでのスペクトルを調べることが可能である。今回のスペクトル
解析では破片 Dのほぼ全面にわたって 2分×4分の領域に区切り、それぞれの場所でのスペクトルの
変化を調べた。以下、解析手順について順に述べていく。

5.2.1 スペクトル作成領域の区分

5.1節で見たように、可視光で見られるフィラメント状の構造は、X線で見られる不連続面とほぼ
平行であり、X線放射が無くなる境界とも一致している。そこでこのフィラメント構造の中心線を基
準に取り、図 5.12の様に、それに垂直な軸 (V)と平行な軸 (P)を定義した。ここから、この座標に
沿って解析を進めていく。

X線放射強度の不連続面はおよそ 20分の大きさであった。その中で可視光のフィラメント構造は
ちょうど半分の 10分の位置から始まり、 P軸に沿って南へと伸びている。
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図 5.12: 不連続面に対する座標系の定義。等高線で示したのが可視光の強度分布である。フィラメン
ト状の構造に沿って軸を定義した。

この座標に沿って、 2分 (垂直方向)×4分 (平行方向)の長方形の領域に分割し、スペクトルを取り
出した。 (図 5.13-a)この領域は、すべての場所において、モデルフィッティングが可能なだけの統
計量が得られるような大きさとした。また破片 Dの構造から垂直方向の変化がより顕著であると予測
されるので垂直方向をより細かく区切るように決めた。

先程定義した座標系における位置を角度 1分を単位として (V,P)という形で表す。ここでそれぞれ
の領域は、その中心位置を代表点として表すことができる。例えば 図 5.13-a中に示されている、原点
を 1つの角に持つ領域は、中心が (V,P)=(1,2)であり、その領域は 0≤V≤2,0≤P≤4となる。この領
域を”[1,2]領域”と呼ぶこととする。
場所ごとのスペクトルの変化を細かく調べるため、この大きさの領域を垂直方向に 1分間隔、平行
方向に 2分間隔に順にずらしていき領域を区切っていった (図 5.13-b)。隣り合う領域同士は 50%ず
つ重なっていることになる。

図 5.13-cで示したのが、今回解析を行った領域である。全体で 0≤P≤22,-1≤V≤21の領域であり、
その中にスペクトル領域は [0,2]領域から [20,20]領域までが定義される (図 5.13-d)。
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図 5.13: スペクトル領域の区分。 a)定義した座表系に沿って 2分 (垂直方向)×4分 (平行方向)の
長方形の領域をとる。 b)50%ずつ重ねながら順にずらしていく。 c)今回解析を行った領域を示す。
0≤P≤22,-1≤V≤21の領域である。 d)スペクトル領域を全て重ねた。領域が重なっていることによ
り、ここで現れている格子は 2分 (平行方向)×1分 (垂直方向)である



5.2. スペクトル解析 39

5.2.2 スペクトル作成

次にそれぞれの領域でのスペクトルの作成について述べる。例として一番放射強度の強い領域であ

る [3,4]領域のスペクトルを見ていく。まず、図 5.14∼5.16がそれぞれの検出器で得られた破片Dか
らの X線スペクトル (ソーススペクトル)とそれに対応するバックグラウンドデータ (4.5節)のスペク
トル (バックグラウンドスペクトル)を重ねたものである。破片Dからのスペクトルには熱制動輻射
による連続成分と、OVII、OVIII、NeIX、NeX、MgXIの輝線に加え Feの L輝線が見られた。
また、検出器のバックグラウンドの成分の中では MOSでは Al-K、 pnでは Cu-Kの輝線が目立って
いる。それぞれバックグラウンドデータを差し引くことにより図 5.17のスペクトルを得る。ここで
2.0keV以上で放射強度が落ちていることがわかる。図 5.18はそれぞれ 0.3∼2.0keVと 2.0∼10.0keV
の画像である。この画像からも、 2.0keV以上では破片Dからの X線はほとんど来ておらず、ほとん
どがバックグラウンドからのものであることが確認できる。そこでスペクトルのモデルフィッティン

グには 0.3∼2.0keVのエネルギー帯を用いた。

図 5.14: MOS1のソーススペクトル (黒)とバック
グラウンドスペクトル (赤)

図 5.15: MOS2のソーススペクトル (黒)とバック
グラウンドスペクトル (赤)

図 5.16: pnのソーススペクトル (黒)とバックグ
ラウンドスペクトル (赤)

図 5.17: バックグラウンドを引いたスペクトル。
MOS1(黒)、MOS2(赤)、 pn(緑)を重ねている
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図 5.18: MOS1で得られた X線画像。左が 0.3∼2.0keV、右が 2.0∼10.0keV。 2.0keV以上では破片
Dからの X線放射はほとんどみられないことがわかる。

図 5.19-a:

NH [cm−2] (2 ± 0.2) × 1020

kTe [keV] 0.31 ± 0.01
O 4.7 ± 0.1
Ne 11 ± 1
Mg 13 ± 1
Fe 1.0 ± 0.1

log τ [cm−3 s] 11.8 ± 0.1
χ2/d.o.f. 800/356

図 5.19-b:

図 5.19: [3,4]領域のスペクトルのフィッティング結果。VNEIモデルに wabsモデルを考慮したモデ
ルを用いた。誤差は 90%の信頼区間である。
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5.2.3 モデルフィッティング

スペクトルのモデルフィッティングには衝突電離非平衡モデル、VNEIモデル [2] を用いた。この
モデルは光学的に薄いプラズマからの熱制動輻射と衝突電離平衡に達していない状態での元素からの

輝線を考えたモデルである。さらにこれに星間吸収のモデル、 wabsを考慮した。つまり、今回の解
析では、星間吸収量NH、温度 kTe、電離パラメーター τ、C、N、O、Ne、Mg、Feの組成をフリー
パラメーターとした。これらの変数によってスペクトルのモデルは

Λ(kTe, τ)EM e−NH σ(E)

という形で表される。元素の組成は宇宙組成との比で表される。これを組成比と呼ぶ。Cと Nにつ
いては今回得たスペクトルでは目立った輝線は見えていないが、これらは恒星内部の核反応により同

程度に生成されることなどから、Oの組成比と同じ値をとるよう相対的に固定した。他の元素の組成
は宇宙組成の値で固定している。

以上の方法でスペクトルのモデルフィッティングを行った。図 5.19に [3,4]領域のフィッティング
結果を示す。

今回のフィッティングでは NHは決まらないものが多かったため、フィッティングの手順としては、
始めに 2×1020 cm−2で固定しておき、他のパラメータがほぼ決定できてから星間吸収の値をフリー

パラメーターに加えた。しかし、それでも NHの値が 0に収束したり、誤差が大きく、決まらないも
のがほとんどであった。

また、電離パラメーター τ についても、下限しか決定できない領域が多かったが、それらの下限の
多くは τ >1012cm−3 secであった。また誤差が小さく値が決定できたものでも τ ∼1012cm−3 secを
示していた。全体として衝突電離平衡に達していると言える。

5.3 フィッティング結果

5.3.1 変数の場所ごとの変化

それぞれの領域についてのスペクトルフィッティングの結果より、場所ごとの違いについて述べて

いく。

まず、MOS1の画像より今回解析した領域を抜きだしたものが図 5.20である。横軸に垂直方向 V、
縦軸に平行方向 Pをとった。これは X線放射強度の分布を示すものである。 V=3付近にピークを持
ち、V=2付近で不連続面を生じているのがわかる。

図 5.21∼図 5.28にスペクトルのモデルフィッティングにより求めた、それぞれの変数の場所ごと
の値を示す。領域の中心位置を代表点としてプロットした。それぞれの図において、左の 3次元プロッ
トでは z軸の値として、右の 2次元プロットではカラーレベルによって値を示している。また、 2次
元プロットには図 5.20の強度分布の等高線を重ねてある。

以下、変数ごとに順に見ていく。

温度 kTe (図 5.21)

温度は不連続面の西側では ∼0.3keVでほぼ一定であるが、不連続面より東側で低下していた。そ
の中でも、一様に低下しているのではなく、P=0と P=20の両側で極小になるという P軸方向の変
化も見られた。 P=0の側では温度は ∼0.1keV、P=20の側では ∼0.2keVであった。
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図 5.20: 解析領域での放射強度の変化。横軸が強度の不連続面と垂直方向の V軸、縦軸が平行方向の
P軸である。

元素組成 (図 5.22∼図 5.25)

元素の組成も西側ではほぼ一定であった。この領域では組成比の値は Oは ∼5、Neは ∼10、Mg
は ∼10であり、それぞれ宇宙組成に比べて大きい値を示していた。一方、 Feは ∼1で宇宙組成に等
しい値であった。これらから、この領域の物質の起源は星の内部で作られた物質であると推測できる。

それに対して不連続面の東側では宇宙組成と同程度かそれ以下になっていた。また、温度分布と同
様に水平方向の変化も見られた。この領域の物質は衝撃波によって掃き集められた星間物質と考えら

れる。

エミッションメジャー EMと電子密度 ne(図 5.26,5.27) 1

エミッションメジャー (EM)は

EM =
∫

nenHdV (5.1)

という量で表される。スペクトルのモデルフィッティングからは距離が含まれた

N =
EM
4πd2

=
∫

nenHdV

4πd2
(5.2)

という量が求められる。図 5.26に EMの値を示す。ここで用いた EMの値は、 3つの検出器でそれ
ぞれ得られた EMの値を、誤差で重みをつけ平均をとったものである。すなわち、それぞれ EMi, σi

であるとして、

EMave =
∑3

i=1(EMi/σ2
i )∑3

i=1(1/σ2
i )

と計算した。また、距離 d =250pcとした。

1これら 2つの図は 3次元プロットにおいて視線方向を見やすく回転させている。注意して頂きたい。
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破片Dの様に広がった天体の場合、

EM =
∫

nenH(d2 dΩ)dL (5.3)

と表され、

N =
∫

nenHdΩdL

4π
(5.4)

となる。ここで ne ∼ nHとし、X線を放射している高温ガスが一様密度である領域を仮定すると、

n2
e L =

4πN

Ω
(5.5)

と書ける。 Ωは X線の放射領域の立体角であり、今回のスペクトル取得領域では Ω = 8arcmin2で
ある。 Lは高温ガスの奥行きであり、この量を仮定することにより、電子密度 neが求められる。

図 5.27には ne L1/2の値を示した。ここで、

ne L1/2 = ne × 1.76 × 109
(

L

1pc

)1/2

(5.6)

となる。

電子密度は (P,V)座標の原点付近において大きくなっている。つまり、この領域では温度が低いた
め X線放射強度は弱いが、高密度のガスが存在していることがわかる。

圧力 P (図 5.28)

圧力は P = ne × kTe で表される。図 5.28に P L1/2 = ne kTe L1/2の値を示す。

ne kTe L1/2 = ne kTe × 1.76 × 109
(

L

1pc

)1/2

(5.7)

となる。

圧力の値は原点付近に向かって増えているが、一番外側の V=0で減少し始めているのがわかる。
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ロットではカラーレベルによって値を示している。また、 2次元プロットには X線放射強度を等高線
で示し (図 5.20)重ねて表示した
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図 5.27: nL1/2の場所ごとの変化
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図 5.28: PL1/2の場所ごとの変化
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5.3.2 不連続面上での変化

不連続面の西側では平行方向にはほぼ一定であるのに対し、東側では平行方向にも変化が見られた。
そこでそれらの領域について抜きだし、変数の変化を詳しく調べた。

図 5.29∼図 5.39は V=0∼4(または 5∼9)について、平行方向、P軸についての変化を示したもの
である。横軸に P軸を取り、V=0∼4(または 5∼9)のときの値を順に表示した。 (順に黒、赤、緑、
青、橙の線で示している)値の誤差はそれぞれ 90%の信頼区間である。

温度 (図 5.29)

温度は V≥3では Pによらず、ほぼ平衡になっている。それより外側に向かうと値は減少していく
が、P軸方向で見た場合、P=12∼14付近でピークをとり、その両側で大きく減少していっているこ
とがわかる。温度が下がっている両端を比べると、P∼0側の方が温度が低く∼0.1keVになっており、
P∼20側では ∼0.2keVになっていた。

元素組成 (図 5.30∼図 5.33)

O、Ne、Feの組成比については温度と同様に中央にピークを持ち、 P∼0でより低くなるという
傾向が見られた。

Mgの組成比については外側の領域では誤差が大きくなり細かな傾向まではわからなかった。

密度、圧力 (図 5.36∼図 5.39)

密度、圧力についてはそれぞれ V=0∼4と V=5∼9を並べて表示した。いずれも V=5∼9付近では
ほぼ平衡になっている。

V=0∼4での変化をみると、密度は (V,P)∼(0,0)で最大値を示している。一方、圧力は、全体とし
て P軸に沿っては P∼0の方向に上昇しているが、V軸に沿ってはあまり変化していなかった。

図 5.29: 温度 kTeの P軸方向での変化。
V=0,1,2,3,4(黒,赤,緑,青,橙)の値を重ねた 図 5.30: Oの組成比の P軸方向での変化。

V=0,1,2,3,4(黒,赤,緑,青,橙)の値
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図 5.31: Oの組成比の P軸方向での変化。
V=0,1,2,3,4(黒,赤,緑,青,橙)の値

図 5.32: Oの組成比の P軸方向での変化。
V=0,1,2,3,4(黒,赤,緑,青,橙)の値

図 5.33: Feの存在量の P軸方向での変化。
V=0,1,2,3,4(黒,赤,緑,青,橙)の値
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図 5.34: EMの P軸方向での変化。
V=0,1,2,3,4(黒,赤,緑,青,橙)の値

図 5.35: EMの P軸方向での変化。
V=5,6,7,8,9(黒,赤,緑,青,橙)の値

図 5.36: nL1/2の P軸方向での変化。
V=0,1,2,3,4(黒,赤,緑,青,橙)の値

図 5.37: nL1/2の P軸方向での変化。
V=5,6,7,8,9(黒,赤,緑,青,橙)の値
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図 5.38: PL1/2の P軸方向での変化。
V=0,1,2,3,4(黒,赤,緑,青,橙)の値

図 5.39: PL1/2の P軸方向での変化。
V=5,6,7,8,9(黒,赤,緑,青,橙)の値
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議論

6.1 構造と起源

スペクトル解析の結果、X線放射強度が不連続となる面を境界として、東側と西側で物理状態が大
きく異なることがわかった。

まず、西側の部分では物理量はほぼ一定の値を示しており、この領域の物質はその起源が同じであ

ると考えることができる。温度は ∼0.3keVで、元素の組成比は Oが ∼5、Neが ∼10、Mgが ∼10
と宇宙組成に比べて大きな値を示していた。一方 Feは ∼1と宇宙組成にほぼ等しい値であった。こ
こから、この領域の起源は掃き集められた星間物質ではなく、超新星爆発を起こした元の星の物質で

あると推定できる。また、ベラ超新星残骸の起源はパルサーの存在から II型の超新星爆発であったと
推測できる。 Feが少ないという構造は、この結論と一致している。
東側の領域は組成が宇宙組成程度かそれ以下にまで落ちており、温度も ∼0.2keVと低くなってい

た。密度と圧力は逆に西側より大きい値を示していた。この領域は衝撃波によって掃き集められた星

間物質が集まっていると考えられる。

6.2 不連続面

これらの 2つの領域の境界面について見ていくと、温度 kTe、密度 ne、圧力 Pはそれぞれ、

kTe West > kTe East

ne West < ne East

PWest ∼ PEast

(6.1)

という傾向を示していた。 1.6.3節で述べた不連続面での関係 (図 1.3)と比較すると、この傾向は、
イジェクタと ISMによってできる接触不連続が持つ性質に一致している。
また、さらに東側では圧力が低下し始めている傾向も見られた。今回の結果より観測された不連続

面がイジェクタと ISMによる接線方向の不連続面であるとすると、さらに東側に衝撃波面が形成さ
れているものと推測できる。しかし、今回の観測では視野の境界にあたり、これ以上解析することは

できなかった。

6.3 総質量の推定

求められた密度から破片Dの総質量を見積もる。体積 Vに含まれる質量は

M = (mp np + me ne)V ∼ mp neV
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となる。ここで、mp 	 me、 np ∼ neとした。

平均の密度を、 neL
1/2 ∼ 0.3cm−3pc1/2とし (図 5.27,5.36,5.37)、立体角 Ω = (20arcmin)2に含

まれる総質量を見積もる。ここで奥行き Lは領域の一辺と同じ大きさ、L ∼ 20arcminと仮定し、距
離は d∼250pcを用いると L ∼1.5pcとなる。まず、密度は

ne = 0.24cm−3
(

L

1.5pc

)−1/2

(6.2)

となる。これらを代入すると質量M は

M = 4.4 × 1031g
(

L

1.5pc

)1/2 (
Ω

400arcmin2

)
(6.3)

∼ 2.2 × 10−2M�
(

L

1.5pc

)1/2 (
Ω

400arcmin2

)
(6.4)

と求められた。
超新星爆発により飛び散った質量が、M ∼ 10M�と仮定すると、それに対して 1/1000程度の質
量の集まりであることがわかる。
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結論

1. ニュートン衛星を用いてベラ超新星残骸の破片 Dの観測を行った。

2. X線画像より、X線放射強度がピークとなる領域が南北に伸びており、その東側で放射強度が
急激に落ちる不連続な面が生じていることがわかった。

3. 破片 Dの全面にわたってスペクトル領域を区切り、その変化を調べたところ X線放射強度の不
連続面を境界として、大きく 2種類の構造に分けられることがわかった。

4. 不連続面に対し西側の部分では、物理量はほぼ一定の値を示しており、温度は ∼0.3keV、金属
量は Oが ∼5、Neが ∼10、Mgが ∼10と宇宙組成に比べて大きな値を示していた。一方 Feは
∼1と宇宙組成にほぼ等しい値であった。ここから、西側の領域の起源は超新星爆発を起こした
元の星の物質であると推定できた。また、Feが少ない構造から、起源となるのが II型の超新
星爆発であったと考えられる。

5. 東側の領域では金属量が宇宙組成程度で、温度は ∼0.2keVであった。密度と圧力は逆に西側よ
り大きい値を示していた。この領域は温度が低いため X線放射強度は弱いが、衝撃波によって
掃き集められた星間物質が集まっていると考えられる。

6. 2つの領域の境界面での温度、密度、圧力の変化はイジェクタと ISMによってできる接触不連
続が持つ性質に一致していた。

7. 密度から破片Dの総質量を見積もると、M ∼ 2.2 × 10−2M�と推定できた。

54



謝辞

本論文の作成にあたり、様々な方々にお世話になりました。この場を借りて御礼を申し上げます。

まず、本研究において用いた、ニュートン衛星の素晴らしいデータを提供して下さいました、ESA
の衛星運用関係者の皆様に感謝いたします。

その他にも様々な観測データ、解析ソフトによって本論文は成り立っています。 ESA、NASA、
ISASを始めとする、X線天文学関係者の皆様に御礼を申し上げます。

私が所属しておりました大阪大学常深研究室の皆様に感謝いたします。
常深博教授には 2年間の研究生活において、研究全般にわたり御指導頂きました。学問的な知識の

みならず、研究者としての心構え、厳しさを学びました。林田清助教授にはミーティングなどの場で

研究に対する助言を頂きました。また、ゼミで教わった統計についての話はデータ解析を行なってい

く上で非常に役立ちました。宮田恵美助手には同じ超新星残骸の解析をされておられる立場から解析
方法や結果について鋭いご指摘をして頂きました。

平賀純子さんと片山晴善さんにはデータ解析の基礎から教えて頂きました。お二人には博士論文の

締切間近にもたびたび質問を投げかけご迷惑をおかけしましたが、いつでも丁寧に答えて頂きまし
た。

白庄司貴之君には論文中の図の作成と校正を手伝ってもらいました。勝田哲君には論文の校正を手

伝ってもらいました。川上伸之介さん、上山大介君、三木優己君は日々の研究生活に刺激とやすらぎ
を与えて下さいました。また論文締切前には、焦る私を温かく励まして下さいました。

研究生活を続けていく上で、同期の河野洋彦君と中嶋雄介君の存在は常に励みとなっていました。

大学学部生を含め 6年間の間、物理学、そして天文学に携わってきた中で、様々な方々に助言、ご
指導頂き、そして励まされてきました。その過程で出会ったすべての人々に感謝いたします。

最後に生活の面から支えてくれた家族に感謝いたします。

ありがとうございました。

55



参考文献

[1] Aschenbach,B.,Egger,R.,& Trümper,J. 1995,Nature,373,587
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