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概 要

Cygnus Loopは年齢約 10000年の比較的古いシェル型超新星残骸である。距離が 540pc

と近いため視直径は 3◦弱と大きいため、内部構造を詳しく調べることができる。
Cygnus Loopのシェルで測定された金属のアバンダンスには 2つのパターンがあること

が知られている。ほとんどのシェル領域では 0.2太陽組成程度であるが、一部のシェル領
域のリムでは 0.5太陽組成程度と高いアバンダンスが測定された。本研究では、衝撃波が
分子雲と相互作用しているとされる南東部のシェルを X 線天文衛星すざくで観測し、リ
ムのアバンダンスが 0.5太陽組成程度と高いことを発見した。アバンダンスは動径方向に
沿って変化しており、最外縁の約 5′幅の領域では高いアバンダンスを示し、内側へいく
に従って減少する。
しかし、高いアバンダンスを示す領域において共通して∼0.7 keVに強い放射構造があ
ることを発見した。これは、他の可能性も完全には排除できていないが、おそらくHe-like

O K(γ + δ + ε)と考えられる。この放射の He-like O Kα に対する強度比は熱的放射で説
明するには高すぎること、また、高いアバンダンスはリムの最外縁でみられることから、
中性水素と H-like Oとの電荷交換反応が起源ではないかと考えた。電荷交換反応による
放射を考慮すると、アバンダンスはシェル全域にわたって一様に低くなるが、その原因に
ついてはまだ解明されていない。
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第1章 超新星残骸Cygnus Loopとその
X線観測

1.1 超新星とは
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)という。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。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。

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。
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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。

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 超新星残骸とその進化
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。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。

1.2.1 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。
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1.2.2 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 [36]、Sedov -Tylor解 (Sedov解)と呼ばれている。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

∂v

∂t
+ v

∂v

∂r
+

1

n

∂p

∂r
= 0

∂ρ

∂t
+ v

∂n

∂r
+ n

∂v

∂r
+

2nv

r
= 0

∂

∂t

( 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、

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。
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1.2.3 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。

1.2.4 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。

1.3 Cygnus Loop

Cygnus Loopは年齢 10000年程度の、断熱膨張期から放射冷却期に差し掛かった比較
的古い超新星残骸である。X線で非常に明るく、典型的なシェル型構造である。距離が
540pc[1]と近く、視野直径が 2◦.5× 3◦.5[24]と大きことから、いままでに様々な X線天文
衛星で観測が行われてきた。

ROSATによる軟 X線画像から点対称な limb-brighteningの構造を見ることができる
（図 1.1）。また ROSATの画像解析の結果からはシェルの幅が Sedovモデルで期待される
よりも薄いことが判っている。複数の先行研究は、爆発前に恒星風による空洞壁が周囲に
形成されこの内部で超新星爆発が起きたことを示しており (e.g., [28])、衝撃波はここ 1000

年程の間に空洞壁に衝突して薄いシェルを形成したと考えられる (e.g., [14])。
Cygnus Loopのシェルのアバンダンスは 2パターンあることが知られている。シェルの
典型的なアバンダンスは ∼0.2太陽組成で、低いアバンダンスを示す [29, 23, 43, 31, 48]。
一方、Cygnus Loopの北東部、南東部の外縁部 (数分角程度)では高いアバンダンスが測定
された [16, 17, 44, 45]。この領域のアバンダンスは∼ 0.5太陽組成で、太陽系から Cygnus

Loopにかけての ISMの組成 [3]とよく一致している。
このようにシェル外縁の一部だけが周辺 ISMの組成と一致する理由として Uchida et

al. (2009)[45]は Cygnus Loopの構造に着目して考察を行った。図 1.1中央に示すとおり
Cygnus Loopはほぼ点対称で、南西の “Blowout”領域を除くと半径 1.4◦の円で近似でき
る [24]。しかし、厳密には爆発中心 [24]から突出した領域や窪んだ領域がある。このうち
窪んだ領域では衝撃波が周辺密度の高い星間雲と衝突している (e.g., [9, 26])。一方シェル
の突出した領域は逆に周辺密度が比較的低いと考えられる。前述のとおり、Cygnus Loop

の衝撃波がここ 1000年程の間に空洞壁に衝突してシェルを形成したとすると、壁の密度
の低い領域ではシェルが外側へ滲出して見えているはずである。Uchida et al. (2009)[45]

は、アバンダンスの高い領域がシェルの突出した領域と一致する傾向があることを示し
た。このことから、次のような仮説を立てて、一部のシェルが周辺 ISMと矛盾しないア
バンダンスを示す理由を説明した:
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図 1.1: 中央: ROSATにより撮影された Cygnus Loopの全体像。 (a): シェル北東部にお
けるNeのアバンダンスのマップ [16]。 (b): シェル南東部におけるNeのアバンダンスの
マップ [44]。 (c): シェル北部におけるNeのアバンダンスのマップ [45]。

衝撃波の大部分は空洞壁に衝突しているが、壁の薄い領域ではシェルは外側
へ滲出している。空洞を作っている壁物質はアバンダンスが大変低いのだが、
そこを破って外に突き出た外縁部は ISMが熱せられて見え始めており、その
ような領域では周辺 ISMと一致したアバンダンスを示す。

しかし、空洞壁のアバンダンスが低い理由については十分な説明がなく、また、Cygnus

Loopのシェルの一般的なアバンダンスが低い理由も依然として分からないままである。
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第2章 超新星残骸からのX線の放射過程

超新星残骸のような光学的に薄い高温プラズマからは、一般的に、連続成分として熱制
動放射、輝線として特性X線が観測される。

2.1 連続スペクトルを持つ放射過程

2.1.1 熱制動放射

制動放射は free–free放射とも呼ばれ、自由電子がイオンと衝突して放射を出し、衝突
後も自由電子である過程である。特に荷電粒子がボルツマン分布をしている場合に放射さ
れる制動放射を熱制動放射という。温度 T でのボルツマン分布は

　　　　f(v) =
( me

2πkT

)3/2

4πv2 exp

(
−mev

2

2kT

)
(2.1)

であり、その電子からの放射は、

　　　　εff =
dW

dt dV dE
= AZ2

ionneniT
−1/2 exp

(
− E

kT

)
gff (T, E) (2.2)

で表される。ここで Eは放射される X線のエネルギー、kはボルツマン定数、T はプラ
ズマ電子の温度、ne、niはそれぞれ電子と陽イオンの数密度、Zionは陽イオンの電荷で
ある。また、gffは Gaunt因子、Aは定数である。

2.2 輝線の放射過程

2.2.1 特性X線

原子核に束縛されている電子が励起された後、低い準位に移行すると、そのエネルギー
差に相当するエネルギーの光子が放出される。電子の衝突により励起された束縛電子によ
る特性X線の放射は∫

εline
ν dν = n(X i)ne

h3νΩ(Tg)B

4ωgs(X i)

[
2

π3m3
ekTg

]1/2

exp

(
−∆E

kTg

)
(2.3)

となる。n(X i)はイオンの数密度、Ω(Tg)は collision strength、Bはbranching ratio、ωgs(X
i)

は準位間の統計的な重みである。
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一般に、原子番号の大きい (重い)原子ほどイオン化には多くのエネルギーが必要で、ま
た同じ元素でも高階電離したイオンの電離にはより大きなエネルギーが必要となる。この
ためプラズマの温度が低い時には軽い元素の輝線が主であるが、温度が高くなると重い元
素の輝線が主となり、軽い元素はほぼ完全電離されてしまうので輝線は弱くなる。
超新星残骸などでは、元素がまだ衝突電離非平衡状態にあるため、上述した熱制動放射や
特性X線を含んだ希薄プラズマの輻射モデルとして、Non-equilibrium ionization collisional

plasma model(NEI)が一般的に用いられている。

2.2.2 電荷交換反応

電荷交換反応とは、中性粒子とイオンが接近した際に、中性粒子に束縛されていた電子
がイオンに移動する現象である。直感的には、次のように理解することができる;図 2.1(a)

のように、2つの粒子が離れているときには各々の粒子が作るクーロンポテンシャルの間
に障壁が存在し、電子はそれぞれの粒子に束縛されている。2つの粒子の間にはクーロン
力は働かないため近付くことができ、ポテンシャル間の距離が短くなると、障壁が下が
る。粒子がさらに近付いて障壁が中性粒子の電子の束縛エネルギーまで下がると、中性粒
子に束縛されていた電子はイオンに移動することが可能になる (図 2.1(b))。例えば、太陽
風イオンの場合、イオンの電離度が高いために中性粒子に比べて基底状態のエネルギー
準位が低くなるので、移動した電子はイオンの励起状態に収まることになる。励起状態に
入った電子は特定の波長の光を放出して最終的には基底状態に落ちていく。[54]

百武彗星から強いX線放射が観測され [27]、後にそれが彗星の中性物質と太陽風に含ま
れるイオンとの電荷交換反応によるもの [6]だと明らかになって以来、X線天文学では、
電荷交換反応の重要性が認識されるようになった。いまや、多くの彗星が電荷交換反応に
よるX線を放射していることが知られている (e.g., [8])。これまで軟X線背景放射はロー
カルホットバブルからの熱的放射が支配的だろうと考えられていたが、最近になって実は
太陽風イオンとジオコロナの中性水素との電荷交換反応でかなり汚染されていることが
明らかになった (e.g., [5, 7, 47, 40, 22, 12, 39, 20, 10])。

超新星残骸からの電荷交換反応による放射

原理的には、高温プラズマと中性ガスが相互作用している場所では電荷交換反応によ
るX線放射が生じると考えられる。超新星残骸の衝撃波通過後の薄い層は、高温プラズ
マと中性ガスが相互作用している場所として有力である。なぜなら、超新星残骸の衝撃
波は衝突頻度が低く、衝撃波加熱されていない低温の中性元素と衝撃波加熱された高温
のイオンとの両方が衝撃波面のすぐ後ろに存在できるからである。実際、30年以上前か
ら多くの超新星残骸において幅の広いHα輝線の存在が報告されており (e.g., [4, 13])、電
荷交換反応の存在を支持する観測的な証拠が得られている。一方、電荷交換反応による
X線放射の確定的なものは未だない。Rasmussen et al.(2001)[34]は SMC SNR 1E0102.2-

7219(E0102)をXMM-Newton Reflection Grating Spectrometer(RGS)を用いて観測し、O
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図 2.1: 電荷交換反応の際のポテンシャルの模式図。(a)は中性粒子とイオンが離れている
場合。(b)は両者が接近した場合。

VIII系列の β/α、γ/β の輝線強度比が熱的放射で説明するには異常に高すぎることから、
電荷交換反応によるX線放射を提案した。彼らは、反射波における電荷交換反応が X線
放射に大きく寄与していると提案している。しかし、Chandra High Energy Transmission

Grating(HTEG)を用いた観測 [11]では、RGSの結果を裏付けることはできなかった; β/α

の比は RGSで測定された値の約 3分の 2で、電子温度∼0.5 keVの熱的放射のみで説明で
きる結果となった。E0102が電荷交換反応によって X線を放射しているかどうかはまだ
議論されているが、他の超新星残骸、とりわけ銀河面に近い超新星残骸の方が電荷交換反
応によるX線放射を検出するのに適している。
電荷交換反応による放射の混入したスペクトルを純粋な熱的放射モデルで解釈しようと

すると、アバンダンスや電子温度といったプラズマパラメータが正しく測定できないおそ
れがあるので、衝撃波加熱されたプラズマについて理解するためには、電荷交換反応を考
慮することが非常に重要であろう。
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第3章 X線天文衛星 「すざく」

「すざく」は、2005年 7月 10日 12時 30分 (日本標準時)に内之浦宇宙空間観測所より
打ち上げられた、日本で 5番目のX線天文衛星である。ISAS/JAXAのM-V-6号ロケット
により打ち上げられた衛星は、近地点高度 250km、遠地点高度 550km、軌道傾斜角 31.4

度の楕円軌道に投入された。その後、塔載 2次推進系により、高度約 570kmの略円軌道
へ最終投入された。この章では、すざく衛星の概要と搭載機器について述べる。

3.1 すざく衛星の概要
すざく衛星は、2000年 2月に打ち上げロケットの不具合により軌道投入出来なかった

Astro-E衛星の 2号機で、「はくちょう (1979)」、「てんま (1983)」、「ぎんが (1987)」、「あ
すか (1993)」につづく日本で 5番目のX線天文衛星である。衛星は、直径 2.1mの八角柱
の構体を基本とし ,全長 6.5m(軌道上で鏡筒伸展後)の大きさを持ち、太陽電池パネルを広
げると 5.4mの幅を持つ。衛星の重量は 1680 kgにもなり、日本の科学衛星としてはこれ
までにない大型衛星である。

　

図 3.1: すざく衛星

すざく衛星には、前回の「あすか」の性能をさらに向上
させたX線反射望遠鏡 (X-ray telescope: XRT)が 5台塔載
されており、それらのうち 4台の焦点面にはX線CCDカ
メラ (X-ray Imaging Spectrometer: XIS)が、1台の焦点
面には X線マイクロカロリメータ (X-Ray Spectrometer:

XRS)が置かれる。このXRSは、6 eVというかつてない
エネルギー分解能を特徴とし、実際に軌道上でその性能
を発揮することまで確認できたが、2005年 8月 8日、冷
却用液体ヘリウムが消失するという事故が発生し、天体
観測には使用出来なくなってしまった。これらの観測器
(XIS,XRS)よりさらに高いエネルギー (およそ 10 keVか
ら 700 keV のエネルギー領域)を観測するために開発さ
れたのが硬 X線検出器 (Hard X-ray Detector: HXD)で
ある。衛星に塔載しているこれら観測装置の開発は、宇
宙科学研究本部を中心に、大阪大学・東京大学・東京都
立大学・理科学研究所・名古屋大学・京都大学等の国内関
係機関・大学および NASAゴダード宇宙飛行センター・
マサチューセッツ工科大学等の米国の機関・大学と協力して進められた。
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すざく衛星は、これまでにない広いエネルギー帯 (0.3-700 keV)にわたってすぐれた分
光性能を持つ大型衛星で、銀河団の高温ガスと宇宙の構造と進化、ブラックホール流入物
質の運動と時空構造、X線による高温プラズマの研究、非常に遠方にある暗い原始天体の
探索等その他様々な事柄を研究目的としている。打ち上げから 5年半たった現在も、XIS、
HXDの 2台の観測器で観測が続けられている。

3.2 搭載機器

3.2.1 X線反射望遠鏡:XRT

すざくXRTは、あすか XRTをひとまわり大きくした、口径 40 cmの多重薄膜望遠鏡
である。塔載されている 5台のうち、4台は XRT-Iで焦点面には XISが、残りは XRT-S

で焦点面には XRSが塔載される。焦点距離は XRT-Iで 4.75m、XRT-Sで 4.5mである。
XRTは厚さ 178µmの薄膜型反射望遠鏡を同心円状に約 170枚並べることで、小型超軽量
だが高い効率の X線望遠鏡を実現している。この望遠鏡では光学系として、双曲面と放
物面からなる Wolter I型とよばれるものを円錐 2段で近似して用いている。あすか XRT

に比べ焦点距離が長くなったので、平均の斜入角が小く、エネルギーの高い側で反射率が
2倍 (@6keV)程度向上した。反射鏡はレプリカミラー (replica mirror)と呼ばれ、アルミ
薄板上にレプリカ (replica)法で表面粗さを抑えた鏡面が実現できるため、あすかで問題
になった散乱を大幅に押さえ込むことができている。

図 3.2: すざく搭載XRTの外観 [32]

図 3.3に実線で示しているのが XRTの有効面積である。一般に有効面積は、低エネル
ギー側程大きくなるが、金のM吸収端の存在する 2-3 keVで一度ジャンプする。X線の
入射角が臨界角を超える 7keVより高いエネルギーでは、急激に有効面積が減少する。と
りわけ、12 keVの L吸収端以降は極端に面積が少ない。これらの有効面積のエネルギー
依存性を特徴付けるエネルギーは 1.49 keV(Al-Kα)、4.51 keV(Ti-Kα)、8.04 keV(Cu-Kα、
9.44及び 11.15 keV(Pt-Lα)である。視野中心からずれた位置から入射された X線は入射
角度が大きくなるため、XRTの有効面積は小さくなる。この効果を vignetting効果と呼
ぶ。XRT-IではASCAに比べ、1.49 keV、4.51 keV、8.04 keVで、それぞれ約 1.5倍、2倍、
2.5倍の有効面積が増加している。

10



図 3.3: すざく (実線)と、Chandra、Newton(点線)のX線望遠鏡有効面積 (検出器の検出
効率も考慮している)(Peter et al. 2007[32])

空間分解能

結像性能の指標として用いられるのが、像のピークを中心とし、焦点面全体に集光され
るX線光量の半分が含まれる、円の直径 (HPD: Harf Power Diameter)が用いられる。焦
点面像の面輝度をピーク中心にした円内で積分した X線強度を、全面の強度で規格化し
たものが EEF(Encircled Energy Function)であり、図 3.4に XRTの EEFを示している。
EEFが 50%になる直径が HPDである。すざくXRTのHPDは 1′.9であり、あすかの 3′.6

よりも向上している。

図 3.4: すざく (実線)と ASCA(点線)の Encircled Energy Function [32]
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3.2.2 X線CCDカメラ: XIS

すざくの XIS(X-ray Imaging Spectrometer)は 4台の CCDカメラから構成され、X線
スペクトルと X線画像の取得を目的としている。あすかに搭載された CCDカメラ (SIS)

に比べて、空乏層の厚さが 2倍になったので 7 keV以上の高エネルギーのX線に対する感
度が約 2倍程度向上している。XIS 4台のうち 3台が表面照射型 CCD(FI-CCD)であり、
残り 1台が裏面照射型 CCD(BI-CCD)である。表面照射型 CCDは X線を電極側から入
射するため、低エネルギーの X線は電極等で吸収されてしまうのに対して、裏面照射型
CCDは X線を電極の逆側から入射するため、低エネルギーのX線に対して高い検出効率
を得ることができる。これら 2種類の CCDにより、0.2–12 keVのX線帯域で観測が可能
である。XISについては、第 3章で詳述する。

3.2.3 硬X線検出器: HXD

すざくに搭載しているHXD(Hard X-ray Detector)は、10–700 keVのエネルギー範囲の
X線をこれまでにない高い感度で検出することを目的としている。すざく衛星で唯一 X

線反射望遠鏡を用いない非撮像装置である。この検出器がとらえようとしている硬Ｘ線
領域では、天体からやってくる光子のフラックスが弱く、非撮像型であることもありバッ
クグラウンドとの区別が難しい。よって、バックグラウンドの低減が、精度のよく天体
からの信号ために本質的である。HXDではバックグラウンド低減のために開発された井
戸型フォトスイッチカウンターを使いこれまでにない低バックグランドを実現している。
HXDの井戸型フォトスイッチカウンターが 16本あり、それぞれの中に 4素子のシリコン
PIN検出器が仕込まれている。全体の周りは BGO結晶のアンチカウンター (Antiユニッ
ト)20本が取り囲んでいる。

図 3.5: すざく搭載HXDの外観 [41]
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第4章 すざく衛星搭載X線CCDカメラ
(XIS)

XIS(X-ray Imaging Spectrometers)は、X線天文衛星「すざく」搭載のX線CCDカメ
ラで、大阪大学、京都大学、宇宙科学研究所 (ISAS)、マサチューセッツ工科大学 (MIT)、
立教大学、愛媛大学、工学院大学が中心となり、三菱重工、日本電気をはじめとするメー
カーの協力で開発された。この章ではXISの検出器のハードウェア、機上と地上のデータ
処理、性能に関して [55, 52]を参考にまとめる。XISの概要は [21]に記述されている他、
最新の情報がすざく技術文書として http://www.astro.isas.ac.jp/suzaku/doc/suzaku td/

にまとめられている。

図 4.1: XISセンサー外観図
[51]
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4.1 XISシステム
前章で示したように、すざく衛星の 4台の X線望遠鏡 (XRT)の焦点面にそれぞれ 1台

ずつの XISカメラが設置されている。
すざく衛星搭載のXISシステムは、これら 4台のXISカメラ本体に加えて、CCDのドラ
イブや出力信号のA/D変換、CCD温度制御のための回路系であるXIS-AE/TCE(Analog

Electronics / Thermal Controller Electronics)、XIS-AE/TCEから出力される信号からX

線イベントを抽出処理し、地上送信用のデータに編集する XIS-DE (Digital Electronics)

から構成される。

CCD素子

CCD とは Charge Coupled Device(電荷結合素子)の略であり、小型化した半導体検出
器の電極を格子状に多数分割してピクセル化したものである。X線CCDは空乏層内で X

線が光電吸収されることで発生したキャリアを読み出す。XISのCCD素子 (図 4.2、図 4.3)

は、FI、BIのいずれも MIT Lincoln Laboratoryで開発されたCCDである。3相クロック
のフレームトランスファー方式を採用しており、撮像領域の 1画素の大きさは 24×24mm、
有効画素数は 1024×1024である。CCID41は読み出し速度の高速化のため 4つの読みだし
ノードをもち、各ノードで読み出される領域 (256(H)×1024(V))を、セグメント (A,B,C,D)

と呼んでいる。これら 4つのセグメントは同じウエハー上に作られており、セグメント間
に物理的な隙間 (ギャップ)は無いが、CCDに内蔵された読みだし回路は独立で、ゲイン
も異なる。

図 4.2: XIS-CCDの構造 図 4.3: XIS-CCDを上からみた写真

Thermoelectric Cooler (TEC)

XISは暗電流を減らし、放射線による性能劣化を抑えることを目的に −90◦Cに冷却し
て運用される。XISカメラの取り付けられるコールドプレートは、ヒートパイプを通じ
て、衛星側面の放射冷却パネルにつながっており、−40◦C 以下に冷却される。CCD素子
を −90◦Cに冷却するために、Thermo Electric Coolers(TEC)が使われる。各 CCD素子
あたり 3台の TEC (ペルチェ素子を 3段に積み重ねたもの)が、カメラベース内部の金属
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ブロック (ヒートシンク)と CCD素子ではさみこまれるように装着されており、TECに
電流を流すことで TEC両面の温度差をつくり CCDを冷却する。

較正線源

XISカメラボンネットの内部には 55Fe(半減期 2.7年) 較正線源が 2個装着されている。
それぞれの較正線源にはコリメータがついており、XIS-CCDのセグメント AとDの読み
出しに遠い側のコーナーに X線が照射される。これにより、Mn-Kα(5.8988keV)とMn-

Kβ(6.4905keV)の特性X線によるエネルギーの絶対較正を軌道上で行うことが出来る。

可視光遮断フィルタ

CCDは X線以外にも可視光や、紫外線に対しても感度があるため、素子の上面に可視
光遮断用のフィルターが取り付けられている。これが、Optical Blocking Filter(OBF)で
ある。OBFは、Luxel社製で、約 1000Åの厚さのポリイミド薄膜の両面に、合計約 1200Å

のアルミニウムを蒸着している。両面に蒸着するのは、アルミニウムに空いた小さい穴
から光洩れが起こるのを防ぐためである。OBFの可視光の透過率は、10−5以下に抑えら
れ、その X線透過率も実測されている。

4.2 XIS-CCDの駆動モード
XISのCCDは、Normal、Burst、Parallel-sum (P-sum)の 3通りの駆動モードがある。

Normal モードは CCDの全てのピクセルを (通常は)8秒周期で読み出す。この場合、露
出時間は 8秒ということになる。Burstモードの場合も読み出しの周期は 8秒であるが、
撮像領域の電荷を一度転送してクリアする操作が入るので実効的な露出時間は 8秒より短
くなる。Burstモードは、明るいソースに対してパイルアップが起こるのを防ぐために利
用する。

Normalモードと Burstモードには、Windowオプションという機能を持たせることが
できる。このWindowオプションでは、CCDの指定した範囲にあるピクセルのみを短い
周期で何度も読み出すことが出来る。範囲の指定は垂直方向のみで、ラインのサイズは、
1024ピクセルのうちの 1/4、1/8、および 1/16に限定される。 このオプションは、明る
くかつ空間的なひろがりの小さいソースに対して、パイルアップを避けつつ効率的な観
測を行うために利用する。P-sumモードは、撮像領域において縦方向に 64/128/256列を
加算し、転送領域に 1列づつ送りデータを 1列分読み出すという操作を連続的に繰り返す
モードである。この操作によりCCDの縦方向の位置情報を失うことになるが、その代わ
りに (ソースが点源であった場合)時間情報を得ることができる。時間分解能は、加算列
数にかかわらず、8/1024[sec](∼8ミリ秒)である。このモードはまた、実効的な露出時間
が短くなるのでパイルアップの影響も受けにくい。実際には早い時間情報が重要なパル
サーなどのコンパクト星の観測に活用される。
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4.3 XISのデータ処理
XIS-CCDで取得し、XIS-AE/TCEで A/D変換された各ピクセルの信号値は XIS-DE

で処理され、衛星データ処理装置を経由して地上に送られる。地上に送られたデータは、
さらにいくつかの処理を施された上で観測者に配布される。前者を機上でのデータ処理、
後者を地上でのデータ処理とよぶ。一般に X線CCDの観測データの質は、ハードウェア
の性能と同時にこれらのデータ処理の方法に強く依存する。ここでは、それぞれのデータ
処理の概要に関して簡単に述べる。より詳しい説明は、[49, 53, 55] を参照されたい。

4.3.1 機上でのXISデータ処理

CCDのデータは 1フレームで 100万画素と言う膨大な量であるため、通常の観測にお
いては、フレームデータをそのまま地上に送付するのではなく、衛星上でデータ処理を行
い、セレクションを掛けたデータのみを地上に送付することになる。そのための処理は、

1. ピクセル毎のダークレベルの決定

2. ダークレベルのエリア平均の時間変化分補正

3. イベント抽出

の 3つに分けられる。XISの場合、XIS-DEがこれらのデータ処理を行なう。

ダークレベルの決定

XIS-AE/TCEの出力する各ピクセルの信号値 (ピクセルレベル)は、オフセットが付加
されているため、X線が照射されていないピクセルでもゼロにはならない。X線の信号の
みを取り出すためには、このオフセットを決める必要がある。このオフセットの値がダー
クレベルである。ダークレベルはピクセル毎に異なり、また、時間的にもわずかに変化す
る。さらに、XISではシャッター機構がなくX線のイベントは常に生じている。これらを
考慮してダークレベルを決定するためのロジックが開発され、XIS-DEの機能として組み
込まれている。

イベント抽出

CCDフレーム上で、一定の条件を満たすピクセルの集まりをイベントと定義する。DE

は抽出したイベントの情報のみを地上に送る。イベントの抽出には、ダークレベルを差引
いたピクセルレベル (PHあるいは PHASという記号で表示される)が用いられる。(差引
するダークレベルに関しては、ダークレベルのエリア平均の時間変化分の補正も行われて
いる。)

Normal/Burst モードに関しては、3×3ピクセルの領域で、中心ピクセルのピクセルレ
ベルがイベント閾値を越え、かつ周囲の 8つのピクセルレベルがこのピクセルより小さい
場合がイベントとして抽出される条件である。
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図 4.4: XIS-DEでのイベント抽出の条件。ダークレベルを差し引いたピクセルレベルに
対しイベントの抽出が行われる。[51]

Clocking Mode
Edit Mode

Normal/Burst P-sum

5 × 5 } ×
3 × 3 } ×
2 × 2 } ×

Timing × ©
DarkInit } ©

DarkUpdate } ×
Frame } ©

Dark Frame – –

表 4.1: Clocking Mode と可能な Edit Mode の関係。} は Window Option が可能。©
は Window Optionは不可。[51]
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Edit Mode テレメトリ情報

1) イベント中心の座標
5 × 5 2) イベント中心とそれを取り巻く 24 Pixelの合わせて 25 Pixelの

全 PH

1) イベント中心の座標
2) イベント中心とそれを取り巻く 8 Pixel の合わせて 9 Pixel の全
PH

3 × 3
3) 3 × 3の周囲 16 Pixelのうち、Split 閾値を越えた PHを持つ位
置とその PH、Split 閾値を下まわった Pixel の PH 合計
1) イベント中心の座標
2)コーナーを除いてイベント中心と隣接する 4 Pixelのうち波高値
が最も高い Pixel、それと対称の Pixel を除いた 2 Pixel のうち高
い方の Pixel、その 2 つの間の コーナーの Pixel の計 4 つの Pixel

の PH2 × 2

3) 上記 4 Pixelが 3 × 3 で 4 つのコーナーのうちどれに偏ってい
るか
4)上記 4 Pixelのコーナーを除き隣接する 8 Pixelでそれぞれ Split

閾値を超えたか
1) イベント中心の座標

Timing 2)グレード
3) 補正済み PH

DarkInit 1) Hot Pixel の座標とそのダークレベル
DarkUpdate

Frame 1) 全 Pixel の波高値 (Exposure Time は、8/32/128 sec から選ぶ
ことができる)

Dark Frame 1) PPU の DarkLevelRAM の全 Pixel のダークレベル

表 4.2: 各 Edit Mode のテレメトリ情報 [51]
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4.3.2 地上でのXISデータ処理

XIS-DEで抽出されたXISイベント情報は他の様々なデータとともに衛星上のデータレ
コーダに記録される。記録されたデータは、1日 5回、鹿児島県にある内ノ浦宇宙空間観
測所ですざく衛星との交信を行う際に、再生し地上で受信する。地上で受信したデータ
は、ファイルにまとめられインターネット経由で神奈川県の JAXA宇宙科学研究本部に
転送されたあと、必要なデータ処理がなされ観測者に配布される。

XISのデータに対して重要な地上データ処理には、電荷転送非効率に関係する補正、グ
レード判定と PHA合成、センサー間・セグメント間のゲインの違いに関わる補正がある。

電荷転送非効率補正

CCDではゲートの電圧を変化させる事で、信号電荷をバケツリレーのように隣のピク
セルに渡していく。転送経路に電荷トラップがあると、信号電荷の一部が失われる。この
ような電荷損失の確率を電荷転送非効率 (CTI)と呼ぶ。CTIは、

CTI ≡ 失われる電荷量
全電荷量

1

転送回数
(4.1)

=
PHA − PHB

PHA

1

N
(4.2)

PHA : ある転送回数のピクセル Aにおける信号波高値

PHB : ピクセル AよりN 回転送の多いピクセル Bからの信号波高値

で定義される。XISの場合、Vertical,Horizontalの 2方向の電荷転送が行なわれるので、
CTIはVCTI(Vertical Transfer Inefficiency)、HCTI(Horizontal Transfer Inefficiency)の 2

つの量が定義される。軌道上での放射線損傷によってトラップが生じることは避けられな
いため、この電荷転送非効率 (CTI)の影響を補正する必要がある。補正量は CCD上の場
所、信号電荷の量、衛星打ち上げからの時間にも依存する。

XISのデータ処理では、電荷転送非効率に対して 2段階の補正を行っている。まず隣接
ピクセルに再放出された電荷 (電荷トレイルと呼んでいる)の補正 [53]を行い、そのあと
で、電荷トレイル補正で救済できない分の電荷ロスに対する補正を行う [21, 30, 55]。い
ずれも、ピクセルレベル PHASに対する補正としてデータ処理に取り込まれている。
なお、電荷転送非効率とは独立に、XIS-AE/TCEのVideo Cardの増幅率にはわずかな
温度依存性が知られており、これもピクセルレベル PHASに対する補正としてとりこま
れている。

グレード判定とPHA合成

X線の入射により生成された電子の固まり (電子雲)は、電極付近に集められる間に拡
散等により広がるため、数 µm程度の広がりを持っている。ピクセルの境界付近に X線
が入射すると、電子雲は境界で分けられるため、信号も 2つ以上のピクセルにまたがるこ
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とになる。このように電荷が 2ピクセル以上にまたがった場合、洩れだした電荷の分を足
しあわせないと入射X線のエネルギー情報に比例する情報1が得られない。3×3すべての
ピクセルを足しあわせて PHAとする単純な方法も考えられるが、ダークレベルの揺らぎ
も足し合わせることでエネルギー分解能が悪くなるという問題点が生じる。これを避ける
ため、2ピクセル以上にまたがったイベントの場合、原則として、ある閾値を越えたピク
セルのピクセルレベルのみを足しあわせる。この閾値をスプリット閾値2と呼ぶ。
イベント中心のピクセルの周囲のピクセルのうち、スプリット閾値を超えたピクセル

の配置をいくつかのパターンに分類する。これをグレード判定と呼ぶ。グレード判定は、
PHA合成に加算すべきピクセルを決めるだけでなく、X線イベントを宇宙線イベントな
どと判別するためにも用いる。グレード判定は、あすか衛星搭載のX線CCD SISのデー
タ処理において、はじめて導入された方法であるが、XMM-Newton衛星、Chandra衛星
でも同様の手法が使われている。XISも基本的に同じ手法を用いる。XISの場合、機上で
グレード判定を行うのは、P-sum モードのみで、Normal/Burstモードに対しては地上の
データ処理の中でグレード判定がなされる。Normal/Burstモードのグレードの分類を、
図 4.5に示す。Normal/Burstモードで用いられるグレードは、「あすか」で用いられてい
たグレードとほぼ同じものである3。これらのグレードのうち X線のイベントと認定し、
観測データの解析に用いるのは、グレード 0,2,3,4,6である。

1CCD以外の X線検出器の慣例にならって波高と呼ばれ、PHAという略号が使われる。
2XISの FIに関しては一定値 20ADUが、BIに対しては波高に依存した可変スプリット閾値 ([53])がも

ちいられている。
3グレード 6の定義が若干異なる

20



図 4.5: Normal/Burstモード のグレード の定義



PI決定

グレード判定され合成された PHAは、入射Ｘ線のエネルギーにほぼ比例した値をとる
が、センサー、セグメント毎によるゲインの違いは補正されていない。このままでは、異
なるセンサー、セグメントのスペクトル加算ができないのでこれらのゲインの違いを考慮
した波高値PIを定義する。XISの場合、入射X線のエネルギーに対しておよそ 3.65eV/ch

となるように PIが定義されている。入射 X線エネルギーと波高値は完全な比例関係に
はなく、それを反映して、PHAと PIの関係式も Si-K edgeを境界とする折れ線になって
いる。
電荷転送非効率の補正、グレード判定、PHA合成、PI決定の一連のデータ処理は xispi

というFTOOLソフトウェアで行われる。観測者に配布されるデータには xispiを用いた
処理は施されているが、新たな Calibration Data Baseが更新された場合などには観測者
が再度 xispiを適応する場合もある。

4.4 XISの応答関数と軌道上での較正

4.4.1 XISの応答関数

一般的に検出器で、天体からのスペクトルを得る場合、そのスペクトルは検出器固有の
変換を受ける事になる。すなわち、天体からのスペクトル S(E)と、検出器を通して得る
スペクトル情報D(PH)の間には、

D(PH) = R(E, PH)
⊗

S(E) (4.3)

の関係がある。
図 4.6左は、55Feのからの X線を、XISにより測定したスペクトルである (地上実験)。

55Feの放射する X線は、MnKα,MnKβのみであるので、元のスペクトルは、図 4.6右
のようになっていると考えられる。S(E)が十分単色な X線であれば、検出器を通して得
るスペクトルD(PH)が、あるエネルギーのX線に対する応答を示すことになる。様々な
エネルギーに対する応答関数R(E,PH)は、そのようなスペクトル (＝ベクトル)を並べた
行列で表現できることになる。
このような応答関数を構築する場合、必要な要素は大きく 3つに分けることができる。

1. エネルギー (E)とパルスハイト (PH)の関係 (エネルギースケール)

2. 応答のプロファイル (エネルギー分解能)

3. 検出効率 (量子効率)

XISの応答関数に必要な情報は、大阪大学、京都大学、MIT、宇宙研で行われた地上較
正試験をもとに作成された。しかし軌道上で全ての性能が保持されるわけではない。例え
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図 4.6: 左:55Feからの X線を XISで取得したデータ。(D(PH)) 実線はデータを最も良く
表す関数形。右: 55Fe(MnKα,Kβ)からの X線。(S(E))[51]

ば、放射線損傷による電荷転送効率の低下、それによって引き起こされる性能の変化は避
けられない事項である。また、Ｘ線望遠鏡と組み合わせた状態での検出効率も実際に天
体を観測して確認する必要がある。そのため、大阪大学、京都大学、宇宙研、宮崎大学、
立教大学、MIT をはじめとする機関のXISチームメンバーが軌道上での較正を継続して
行っており、応答関数の更新もすすめられている。その結果は、すざくweb pageに随時
掲載されるとともに、解析用の Calibration Data Baseやソフトウェアとして一般観測者
向けに公開されている。

エネルギースケールの較正

データ処理の項で示したように、XISのエネルギースケールは地上データ処理によって
大きく影響される。エネルギースケールの１番の基準となっているのは、55Fe較正線源か
ら放射されるMn Kα、Mn Kβである。ただし、較正線源の照射域はセグメント A、Dの
読み出し口から遠いコーナーに限られているので、他の天体例えば、ペルセウス銀河団、
超新星残骸 E0102-72、Cygnus Loopなどの観測データも較正目的に使用している。エネ
ルギースケールの精度は、初期の観測に関して 6 keV付近で 10eV程度と評価されている
が [21]、観測時期、観測モード、領域の場所、あるいは使用したCalibration Data Baseに
依存し、解析目的によっては精度の検討が必要になる場合もある。

エネルギー分解能と応答プロファイルの較正

エネルギー分解能も基本的には 55Fe較正線源で較正されている。応答プロファイルは、
メインのガウスピーク成分の他、サブのガウスピーク成分、定数テイル成分などから構成
されることが地上での較正試験で調べられている。これらの成分の寄与に関しては、地上
での較正試験の結果を使用している。

23



検出効率の較正

XISの検出効率は、XIS OBFの透過率、XIS CCD素子の表面不感層 (ゲート構造や保
護幕)の厚み、空乏層の厚みなどで決定される。地上実験で測定された結果をもとにモデ
ル化されたXISの検出効率は図 4.7に示されている。ただし、後述するように、軌道上で
は低エネルギー側の検出効率が時間とともに低下する現象が生じており、これに対応する
ための較正観測が繰り返しされている。

図 4.7: XISの検出効率 [21]

4.4.2 XISの軌道上での状態および特筆すべき事項

OBFへの付着物質による低エネルギー検出効率の低下

2005年 8月のファーストフライト以降、数ヶ月の間に低エネルギー側の検出効率が低下
している現象が発見された。観測データをもとにした様々な検討の結果、XISのOBFに付
着した汚染物質が低エネルギー側のX線を吸収していると考えている。汚染物質の同定に
は至っていないが、炭素を主成分として酸素を含む有機物である。超新星残骸E0102-74、
中性子星RXJ1856などを繰り返し観測することで 4台のXISカメラに関して、付着物質
の厚みとその長期変化は図 4.8のように求められている。2006年半ば以降、厚みの増加は
わずかな状態になっていたが、XIS0についてのみ 2007年半ばから増加が再開しているよ
うに見える。

電荷注入 (SCI)の導入

放射線損傷による CCDの性能劣化は避けられない現象である。XISに関しても、例
えば、校正線源から放射されるMn Kαに対するエネルギー分解能は打ち上げ直後には
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図 4.8: XISのOBFに付着した汚染物質の経年変化 [50]

140 eV(FWHM)程度であったが、1年後には 200 eV弱にまで悪化している。この点は、打
ち上げ以前から懸念されており、そのために XISには電荷注入機構が整備されている。

SCIは地上でのバックアップモデルでの試験の後、2006 年 8 月に軌道上で動作させ
た。2006年 10-11月以降のほとんどの観測は SCI導入により XISのエネルギー分解能
は 160 eV(FWHM)程度まで回復した。SCIを使用しない従来のXISの観測モードは SCI-

OFFと呼ばれているが、両者の較正情報の多くには互換性がなく、Calibration Data Base

でも区別されている。

XIS2の異常

XIS4台の内の 1つXIS2が 2006年 11月 9日 01:03に、突如出力されるイベント数が激
しく変化する異常を起こした。異常発生以降、XIS2での観測を停止、時折、各種診断モー
ドでデータを取得して原因追及を行った。その結果、XIS2の Imaging Areaかその上流で
電荷漏れが起きていること、読み出し口及びその下流のAE/TCEに異常が見られないこ
とが分かっている。マイクロメテオライトと呼ばれる微小な隕石が CCDに衝突したこと
によって起きた現象と考えられている。同様の現象は、XMM-Newton衛星の CCDにお
いても複数回起こっており、X線入射面に電極が露出した表面照射型CCDでは避けるこ
とが難しい。
本研究では、2008年に観測したデータを用いているため、XIS0, 1, 3のデータを使って

いる。
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第5章 Cygnus Loop南東部の観測と
データリダクション

5.1 観測
今回の解析に使ったのは、すざくで観測されたCygnus Loopの南東部のデータである。
図 5.1はROSATで撮像されたCygnus Loopの全体像で、四角は解析に使用した領域を表
す。使用したデータは P26、P27、P28の合計 3観測分で、表 5.1にその ID、座標 (RA、
DEC)、観測日、露光時間をまとめている。また、今回の観測のライトカーブからはフレア
などは見られなかったため、ver.2.0の Cleaned Event Dataを使用した。これは生のデー
タから、望遠鏡の視野方向が地球に隠されている時刻体のデータや、グレード 0,2,3,4,6

以外のデータなど、解析に不要なデータを取り除いたものである。
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図 5.1: ROSATで撮影された Cygnus Loopの全体像。今回使用した観測データの場所を
四角で示している。
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表 5.1: 利用した観測のデータ

Obs. ID Obs. Date RA,DEC(J2000) Effective Exposure

Cygnus Loop

501062010(P26) 2008-05-13 20h56m30.s0, 30◦18′′48.′6 16.9ks

501063010(P27) 2008-05-13 20h55m19.s9, 30◦00′′37.′4 22.8ks

501064010(P28) 2008-05-14 20h53m55.s1, 29◦53′′36.′2 18.2ks

Lockman Hole

103009010 2008-05-18 10h51m44.s9, 57◦15′′16.′6 83.4ks

5.2 データリダクションに使用するソフトウェア
データリダクションに使用した、ソフトウェアの一覧を示す。これらの作業は主に「す

ざくファーストステップマニュアル」を参考にして行った。このマニュアルは

http://cosmic.riken.jp/suzaku/help/guide/index j.html

から入手できる。

• XSELECT

イベントファイルに様々なフィルタをかけて、ライトカーブ、イメージ、スペクト
ルを抽出する。

• grppha

XSELECT で得られたスペクトルは、そのままではビンが細かく、1ビンあたりの
統計がよくない。そこで、grpphaを用いて binningする。

• XSPEC

スペクトル解析を行う。

• xisrmfgen

XISの rmfを作成する。

• xissimarfgen

XRTの arfを作成する。特に、XISの場合、OBF上に付着している汚染物質の量が
時間的、空間的に一様でないため、注意が必要である。

• xissim

XISの視野中心と視野の端では vignettingの影響で実効的な露光時間が違う。これ
を補正するための exposure mapを作成する。
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図 5.2: 露出補正と vignetting補正を施した XIS1の輝度マップ。 左: 0.2–10.0keV band

右: 三色マップ。(赤：0.31–0.38 keV 、緑：0.38–0.46 keV 、青：0.60–0.69 keV)。

5.3 XISのデータリダクション手順
XIS 観測データの解析手順を説明する。まずは、全体を見るためにイメージを作成し、

そのあと、細かい領域に区切る。区切った領域ごとにスペクトルを抽出し、そのスペクト
ルに対し、バックグラウンドや応答関数を作成する。

5.3.1 全体のイメージの作成

イメージを Cleaned Event Dataから作成するためには、XSELECTを用いる。0.2–

10.0keVでのイメージを作った。XSELECTでイメージを作成しただけでは vignettingの
影響は考慮されず、また観測ごとの有効露光時間も違うので正しい強度マップにはなって
いない。したがって、xissimを用いて、exposure mapを作成し、補正しなければならな
い。図 5.2左はそれらの補正を行った、正しい強度マップである。xissimはモンテカルロ
シミュレーションを行い、XIS上に一様なフォトンを降らせたときにどのようなイメージ
が得られるかを計算する。統計的に意味のある個数のフォトンを降らせてやらなければ
いけないが、あまりに多すぎると計算するのに非常に時間がかかってしまうため、注意が
必要である。今回はフォトン 2×1010個のシミュレーションを行い exposure mapを作成
した。

三色マップ

観測データのあるエネルギーバンドの位置分布を見るには三色マップが適している。作
り方は上記の強度マップと同じで、XSELECTで任意のエネルギーバンドを指定して 3種
類のバンドイメージを作り、合成すればよい。図 5.2右は赤：0.31–0.38 keV band、緑：
0.38–0.46 keV band、青：0.60–0.69 keV bandで区切った三色マップである。方位角方向
よりむしろ動系方向に沿っての変化が確認できる。
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5.3.2 スペクトル抽出

スペクトルの 1ビンあたりのカウントが N の場合、統計誤差はポアソン統計に基づい
て

√
Nが期待値となる。XSPECによるスペクトルフィットでは、通常 χ2検定を用いて

フィッティングの妥当性を判断しているが、これはスペクトルの 1ビンあたりのカウント
がモデルのまわりに正規分布することを仮定している。ポアソン分布を正規分布に近似
できるのは、1ビンあたりのカウントが十分大きいときに限られる。そこで、スペクトル
の 1ビン当たりのカウント数が最小でも 20カウントあるように grpphaでビンまとめを
行った。

5.3.3 バックグラウンドの取り扱い

XISで X線天体を観測した際のバックグラウンドを大きく分けると、望遠鏡の視野方
向から入ってくるX線放射のうち目標の天体以外の成分 (X線バックグランド )と、それ
以外の非X線バックグランド (Non X-ray Background: NXB)に分類される。X線バック
グランドには、銀河系外の全天にわたってほぼ一様な宇宙背景 X線放射 (Cosmic X-ray

Background: CXB)、銀河系を取りまくハロー (Milky Way Halo: MWH)からの X線放
射、太陽系を包み込む高温ガス (Local Hot Bubble: LHB)から来るX線放射が含まれる。
NXBは周辺の荷電粒子が XISを構成する金属にあたり発生する制動放射や特性 X線を
CCDが検出する。図 5.3は XISにおける NXBのスペクトルだが、様々な元素からの輝
線が検出されている。

図 5.3: NXB スペクトル [42]

Cygnus Loopのような、XISの視野一面に広がった天体に対する解析では、バックグ
ラウンドのスペクトルを推定するために視野内の領域を取ることができない。したがっ
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て、今回の解析では Lockman Holeのデータを用いる事にした。Lockman Holeは星の無
い領域であり、そこから観測されるのは CXBとNXBを足し合わせたスペクトルとなる。
Lockman Holeの観測について、表 5.1に示す。

vignettingなどの影響により、XISの視野の中心と端とでは有効面積が異なるので、領
域ごとに適切なバックグラウンドを差し引かなけらばならない。したがって、今回は領域
の座標を検出器座標に変換し、その座標における Lockman Holeのスペクトルをバックグ
ラウンドとして用いた。

5.3.4 応答関数の準備

XSPECでのスペクトルフィットに必要な応答関数は、rmf(Redistribution Matrix File)

と arf(Ancillary Response File)である。それぞれ xissrmfgen、xissimarfgenを用いて領域
ごとに作成した。

xissimarfgenは、天体のイメージを読み込ませ、解析領域、観測日時、衛星の観測方向
を決めることで arfを作成できる。Cygnus Loopは広がった天体なので、xissimarfgenの
モードを diffusedに設定して arfを作成した。
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第6章 解析とその解釈

6.1 衝突電離非平衡モデルによるフィッティング

hl

k
j

i

g

f

e

d

c

b
a

図 6.1: すざくで撮影した 0.2–

10.0 keV bandの輝度マップ。白線
の図形はスペクトルを抽出した領
域を表している。

まずはじめに、図 6.1の a–`ように領域を取り、ス
ペクトルを抽出した。これらの領域は分子雲との衝
突によって出来たとされるこぶの構造を含むように区
切られている。スペクトルのカウント数は 20000から
56000である。
フィッティングには、星間吸収モデルのtbabsと電離
非平衡モデルのvneiをモデルに用いた。フリーにした
パラメーターは、水素の柱密度NH(atoms/cm2)、電子
温度 kTe(keV)、電離パラメーター net(s/cm3)、emis-

sion measure EM(cm−5)、そして輝線の突出している
C、N、O、Ne、Mg、Si、Feのアバンダンスである。S

のアバンダンスは Siと同じにし、Niのアバンダンス
は Feと同じにした。その他の元素は太陽組成と同じ
とした。netは電子密度と爆発が起こってからの時間
の積で、EMは

∫
nenHdlである。ここで、neと nHは

電子と水素の密度で、EMはこの 2つの積を視線方向に積分したものとなる。エネルギー
スケールはキャリブレーションの不定性の範囲内で適当な値に調整した [21]。
フィッティングの結果、全てのスペクトルでよくフィットでき、reduced-χ2は 1.06–1.51

となった。図 6.2は領域 c、e(図 6.1参照)のスペクトルとベストフィットカーブである。
このフィットのパラメータを表 6.1に示す。この表から、外縁のアバンダンスは内縁より
も高くなっている—領域 a、b、c、g、h、`の酸素のアバンダンスは 0.07–0.4、領域 d、e、
f、i、j、kでは 0.4–1.0である—ことがわかる。この結果は、アバンダンスが方位角方向
よりも動径方向に依存することを示している。
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図 6.2: 領域 c、e(図 6.1参照)のスペクトル。黒、赤、緑はそれぞれ XIS0、1、3を表して
いる。

表 6.1: 領域 a–`(図 6.1参照)のベストフィットパラメータ。

region a b c d e f

NH[1020cm−2] 2.6+0.4
−0.6 2.0+0.9

−0.6 3.8+0.5
−0.8 2.4+0.6

−0.5 2.1±0.3 <1.7
kTe 0.22+0.02

−0.01 0.30±0.04 0.23+0.03
−0.01 0.35+0.02

−0.03 0.32+0.02
−0.03 0.27±0.02

C 0.4+0.2
−0.1 0.7±0.2 0.13+0.03

−0.04 0.9+0.3
−0.2 1.5±0.3 1.1+0.6

−0.3

N 0.06+0.05
−0.02 0.4±0.2 0.03+0.04

−0.02 0.7±0.2 0.9±0.3 0.7+0.4
−0.2

O 0.08+0.02
−0.01 0.24+0.09

−0.08 0.07+0.02
−0.01 0.4±0.1 0.4±0.1 0.4+0.2

−0.1

Ne 0.19+0.05
−0.02 0.4±0.1 0.15+0.03

−0.02 0.6+0.2
−0.1 0.8±0.2 0.7+0.3

−0.1

Mg 0.13+0.03
−0.04 0.18±0.07 0.10+0.03

−0.02 0.2±0.1 0.30+0.05
−0.08 0.2±0.1

Si 0.07+0.05
−0.03 0.16±0.06 0.03+0.03

−0.02 0.4±0.2 0.3±0.1 0.3±0.1
Fe 0.12±0.02 0.22+0.07

−0.04 0.07+0.02
−0.01 0.27+0.08

−0.07 0.31±0.07 0.3±0.1
lognet[s/cm3] 11.4±0.1 10.8+0.3

−0.2 11.1+0.1
−0.2 10.4±0.1 10.6±0.1 10.75+0.09

−0.05

EM[1019cm−5] 6+1
−2 1.5+2

−0.6 3±1 0.3+0.2
−0.1 0.6+0.4

−0.2 0.5+0.4
−0.2

χ2/d.o.f. 1.21(629/518) 1.32(857/648) 1.06(570/539) 1.13(656/579) 1.50(1027/685) 1.18(553/467)

region g h i j k `

NH[1020cm−2] 4±1 1.9+0.7
−0.6 <1.8 2.2±0.3 3.0+0.7

−0.6 2.9+0.5
−0.4

kTe 0.22+0.03
−0.01 0.34±0.03 0.30+0.03

−0.04 0.29+0.03
−0.02 0.34+0.01

−0.04 0.27+0.02
−0.03

C 0.6+0.3
−0.2 0.7+0.4

−0.2 3+1
−2 1.3+0.7

−0.2 0.6±0.2 0.7±0.1
N 0.12+0.01

−0.04 0.9+0.6
−0.3 2±1 0.9+0.6

−0.1 0.7+0.2
−0.3 0.30+0.08

−0.09

O 0.12+0.06
−0.03 0.4+0.2

−0.1 1.0+0.2
−0.6 0.4+0.2

−0.1 0.4±0.1 0.22+0.04
−0.05

Ne 0.3±0.1 0.6+0.3
−0.2 1.4+0.6

−0.7 0.7+0.3
−0.1 0.6+0.1

−0.2 0.39+0.05
−0.07

Mg 0.18+0.05
−0.03 0.4+0.2

−0.1 1.0+0.6
−0.2 0.5+0.2

−0.1 0.3±0.1 0.22+0.04
−0.06

Si 0.10+0.07
−0.04 0.8+0.6

−0.3 1.0+0.6
−0.4 0.3+0.2

−0.1 0.4+0.3
−0.2 0.13+0.04

−0.05

Fe 0.26+0.07
−0.03 0.5+0.3

−0.1 1.2+0.5
−0.8 0.6±0.2 0.4±0.1 0.27+0.04

−0.05

lognet[s/cm3] 11.4±0.1 10.5+0.2
−0.1 10.6+0.2

−0.1 10.69+0.08
−0.09 10.3+0.2

−0.1 10.9±0.1
EM[1019cm−5] 4+1

−2 0.4±0.2 0.13+0.33
−0.05 0.7+0.5

−0.4 0.3+0.2
−0.1 1.2+0.8

−0.3

χ2/d.o.f. 1.35(893/661) 1.14(541/475) 1.14(477/420) 1.51(1004/665) 1.33(777/584) 1.40(946/677)

Errors are 90% confidence level.
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図 6.3: スペクトルを抽出した領
域。

そこで、動径方向の変化を詳しく調べるために、
図 6.3のようにリムの形に沿って領域を区切った。幅
はすざく XRTの分解能程度 (1.′8–1.′9)である [37]。
Tsunemi et al.(2009)[44]はP27のデータをNHの値を
3× 1020cm−2に固定して解析していたが、今回はNH

の値を freeにしたモデルを用いた。先述したフィッティ
ングを適用した結果、よくフィットでき、reduced-χ2

は 1.02–1.49となった。図 6.4はP28の最内縁と最外縁
のスペクトルである。図6.5はベストフィットパラメー
タを衝撃波面からの距離の関数としてプロットしたも
のである。P27に関しては、Tsunemi et al.(2009)[44]

と概ね一致する結果が得られた。NHは 1–4×1020cm−2

で、Cygnus Loopでは典型的な値である [46]。また、アバンダンスが動径方向に沿って
変化していることがわかる; Oのアバンダンスは内側では ∼0.2太陽組成だが、外にいく
に従って高くなり、最外縁では ∼0.6太陽組成 となっている。このような傾向は Cygnus

Loopの北東部でも報告されている [16, 17, 45]。

図 6.4: P28の、最内縁 (左)と最外縁 (右)のスペクトル。
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図 6.5: 0.2–3.0keV(BI)、0.4-3.0keV(FI)をフィッティングして得られたベストフィットモ
デルのNH、アバンダンス、kTe、net、EMの分布。赤、緑、青はそれぞれ P26、P27、P28

のデータ点を表している。

∼0.7keVでの超過成分

図 6.4右のスペクトルをよく見ると、∼0.7keVに超過した成分があることがわかる。
0.68–0.76keVのデータを除いてフィッティングしたところ、外側の領域でアバンダンスが
小さくなった。図 6.6は 0.68–0.76keVのデータを除いたフィッティングのベストフィット
パラメータを、リムからの距離でプロットしたものである。外縁部で、温度とアバンダン
スが明らかに減少している。その理由は次のように考えられる; もとの (0.2–3.0keV(BI)、
0.4-3.0keV(FI))フィッティングでは、0.68–0.76 keVの超過成分を埋め合わせるために、
∼0.7 keVで支配的である He-like O K-shell (n ≥ 4 → n = 1) の強度が強制的に大きく
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図 6.6: P28の最外縁のスペクトル。ただし、0.68–0.76keVを除いてフィッティングして
ある。

なっていた。そのために、Oのアバンダンスと電子温度を高くすることで、これらの輝線
の強度を大きくしていた。しかし、0.68–0.76 keVを除いたデータでフィッティングを行う
と、電子温度は∼0.3 keVから∼0.2 keVに下がった。O K-shell line の放射率 (emissivity)

は ∼0.2 keVでピークになるので、電子温度が ∼0.2 keVに下がることで、酸素のアバン
ダンスも下がった。他の金属のアバンダンスも、元素間の相対的な値を保って、減少し
た。このように、高いアバンダンスを示す領域では、0.68–0.76 keVのデータがアバンダ
ンスに大きな影響を与えていると考えられる。一方、正常なアバンダンスを示す領域で
は、0.68–0.76 keVを除いてもベストフィットパラメータの値は変わらなかった。
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図 6.7: 図 6.5と同じ。ただし、0.68–0.76 keVを除いてフィッティングしてある。
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6.2 現象論的モデルによるフィッティング

図 6.8: すざくで撮影した 0.2–

10.0 keV bandの輝度マップ。実線
の図形はそれぞれスペクトルを抽
出した領域である。水色の 3つの
図形を足した領域を外縁部、緑の
3つの図形を足した領域を内縁部
と呼ぶことにする。

高いアバンダンスを示す領域と正常なアバンダンス
を示す領域についてより詳しく調べるために、現象論
的なモデルを用いて解析を行った。データは、統計を
あげるために、図 6.8のように南東部の 3領域のスペ
クトルをそれぞれ足し合わせたものを用いた。水色の
3つの図形を足した領域を外縁部、緑の 3つの図形を
足した領域を内縁部と呼ぶことにする。モデルは星間
吸収モデルの tbabsと、制動放射モデルの bremss、
C, N, O, Ne, Mg, Si, Feの輝線に対応する 18個の
Gaussian(gauss)を足し合わせたものを用いた。
まず、輝線構造の明らかな、次の 8つの部分にGaus-

sianを導入した; ∼0.35 keV(C Lyα)、 ∼0.45 keV(C

Lyβ + N Heα)、 ∼0.5 keV(N Heβ + N Lyα)、
∼0.57 keV(O Heα)、∼0.91 keV(Ne Heα)、∼1.3 keV(Mg

Heα)、∼1.6 keV(Mg Heβ)、 ∼1.85 keV(Si Heα)。こ
れらの輝線中心エネルギーは可変にした。
これらに加え、0.7–1.2 keV に密集する輝線も導
入した; O Lyα(0.654 keV)、 O Heβ(0.666 keV)、
Fe XVII L-shell complex from the 3s→2p transi-

tions(0.726 keV)、 O Lyβ(0.775 keV)、 Fe XVII L-shell complex from the 3d→2p transi-

tions(0.822 keV)、 Ne Lyα(1.022 keV)、 Ne Heβ(1.074 keV)、 Ne Heγ(1.127 keV)、 Ne

Lyβ(1.210 keV)。これら 9本の Gaussianの輝線中心エネルギーは、理論から予測される
値 (APED[38])に固定した。最新の NEIプラズマコード ([2]:innner shell processを含ん
だ、拡張NEI version 2.0) によると、 Fe L-shell の 3s→2p と 3d→2p との強度比は 1な
ので、 3s→2p のGaussianの normalizationと 3d→2p のとを同じにした。エネルギース
ケールはキャリブレーションの不定性の範囲内で適当な値に調整した [21]。このようにし
てフィットしたスペクトルを図 6.9に、ベストフィットパラメータを表 6.2に示す。
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図 6.9: bremsstrahlungと 18個のGaussiansを足し合わせたモデルでフィッティングを行っ
たスペクトル。左は外縁部、右は内縁部のものである。
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6.2.1 ∼0.7 keVにおける超過成分の原因

Katsuda et al.(2011)[18]は Cygnus Loopのリム全域にわたって現象論モデルを適用し、
∼0.7 keVの成分と Fe L-shell complex (∼0.82 keV) の成分との強度比マップを作成した
(図 6.10(a))。Fe L-shell complex はリム領域では比較的一定 (e.g. [18]Figure 2)なので、
この図は∼0.7 keVの成分の相対強度をみるのに適している。この図から、∼0.7 keVの成
分は衝撃波面から 4′程度の狭い層で特に強くなっていることがはっきりと分かる。
また、方位角方向に関しても変動がある。∼0.7 keVの成分は、北から反時計回りに 0◦–

40◦(北部–北東部)、 110◦–160◦(南東部)、270◦–330◦(北西部)で強くなっている。これらの
位置は、これまでに報告されてきたアバンダンスが高い領域と一致している (北部–北東
部: [16, 17, 45]、南東部: [44, 19])。
図 6.10(b)はWesterbork Northern Sky Survey[35]によって撮影された、Cygnus Loop

の電波 (325MHz)のイメージである。図 6.10(a)、(b)を比べると、∼0.7 keVの成分の強
い領域と電波の明るい領域が反相関していることがわかる。

図 6.10: (a)Cygnus Loopのリム全域における ∼0.7 keVの成分と Fe L-shell 　complex

(∼0.82 keV) の成分との強度比マップ。白線は Cygnus LoopのX線の縁である [18]。 (b)

電波 (325Hz)の表面輝度マップ [35]。白線は (a)と同じ。

Katsuda et al.(2011)[18]は、アバンダンスが高い領域での∼0.7 keVの超過成分の原因
として、

1. Fe 3s→2p complexes
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2. Fe XVI L-shell lines

3. O VII K-shell lines (n ≥ 4 → n = 1)

4. 電荷交換反応

による放射を検討した。

電荷交換反応

∼0.7 keVの超過成分の原因として、中性水素と Cygnus Loopの衝撃波の辺りにあるO

イオンとの電荷交換反応が考えられる。
衝撃波面のはるか後方では中性元素はイオン化されて存在できないので、電荷交換反応

は衝撃波のすぐ後方の薄い領域でのみ重要になってくる。視線方向の重ね合わせを考慮す
ると、もし電荷交換反応が起こっているならば、それによる放射は超新星残骸の周辺領域
でのみ検出されるはずである。これは、まさしく図 6.10(a)が示すところである。
一般に、電荷交換反応が有意であるためには中性水素の存在が重要である。中性水素が
衝撃波の後方に存在するかどうかは Hαフィラメントの有無を調べればわかる。そのよう
なフィラメントは Cygnus Loop周辺のほとんどの領域で確認されている [25]。

6.2.2 Ne輝線についての考察

Oと中性水素との間で電荷交換反応が起こっているならば、他の元素と中性水素との間
でも電荷交換反応が起こっているはずである。Cygnus Loopでは Neの輝線が顕著に見え
ているので、ここでは Neの輝線の強度比について考察する。
表 6.2の値から、Ne Heαに対する Ne Heβ、Ne Heγの輝線強度比は表 6.3のように

なる。

表 6.3: 輝線強度比

外縁部 内縁部
熱的プラズマ (電離非平衡)

モデルによる予測値
Ne Heβ / Ne Heα 0.045±0.006 0.056±0.004 ∼0.042

Ne Heγ / Ne Heα 0.038±0.004 0.051±0.003 ∼0.0098

これらの輝線強度比は、もし電荷交換反応が起こっていれば、熱的プラズマモデルから
予測される値と比べて大きくなっているはずである。しかし、Ne Heβ / Ne Heαは熱的
プラズマモデルの予測値と同程度、Ne Heβ / Ne Heαはそれより 4–5倍大きくなってい
る。また、リムの外縁部よりも内縁部のほうが大きくなっている。
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図 6.11: kTeが 0.2 keV、netが 1×1011cm−3sのときの電離非平衡モデルによるスペクト
ル。 黒線: Feのアバンダンスを 0.2太陽組成、その他の元素のアバンダンスを 0とした
場合。赤線: Neのアバンダンスを 0.2太陽組成、その他の元素のアバンダンスを 0とした
場合。

図 6.11は、kTeが 0.2 keV、netが 1×1011cm−3sのときの熱的プラズマ (電離非平衡)モ
デルによるスペクトルである。kTe、netは Cygnus Loopのシェル領域では典型的な値で
ある。黒線は Feのアバンダンスを 0.2太陽組成、その他の元素のアバンダンスを 0とし
た場合を表しており、Fe L-shell lineが見えている。赤線は、Neのアバンダンスを 0.2太
陽組成、その他の元素のアバンダンスを 0とした場合を表している。Ne Heα, β, γの輝線
の周辺には Fe L-shell lineが密集している。このモデルにおける Fe L-shell lineの、Ne

He-likeに対する強度比は、0.89–0.95 keV(Ne Heα)で 0.011、1.05–1.10 keV(Ne Heβ) で
0.009、1.10–1.15 keV(Ne Heγ)で 0.756である。
このことから、表 6.3の値は次のように解釈できる; 6.2で用いた現象論モデルには Fe

L-shell lineが含まれていないため、Ne He-likeの強度を実際より大きく見積もってしまっ
ている。特に Ne Heγは Fe L-shell lineの寄与が Ne Heα, βに比べて大きいため、Ne Heγ

/ Ne Heαの強度比は見かけ上大きくなっている。また、シェル内縁部のほうが外縁部よ
りも強度比が大きいのは、シェル内部にいくほど温度が高くなって電離が進み、Fe L-shell
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lineの寄与が大きくなるためである。このように、Fe L-shell lineの取扱いが難しく、Ne

Heα, β, γの輝線の強度比から電荷交換反応が起こっているかどうか判断するのは困難で
ある。

kTeが 0.2 keV、netが 1×1011cm−3sでのNeのイオンフラクションは H-like: ∼1%、He-

like: ∼98%、Li-like: ∼1%、である。例えば、Ne He-likeと中性元素が電荷交換反応を起
こすと Li-likeになり、この場合、K-shellには電子が詰まっているのでK-shell lineは出な
い。よって、Ne K-shell lineには電荷交換反応の寄与はかなり少ないかもしれない。

6.3 今後の展望
Cygnus Loopのリムでアバンダンスが高い原因として電荷交換反応による放射を挙げ

たが、確証は未だ得られておらず、他の説を完全には排除できていない。例えば、実際に
Cygnus Loopのシェルのアバンダンスが 2通りあるのかもしれない。

Astro-H SXSは、 O Heα の三重項 (resonance, intercombination, forbidden line) を分
光することで、電荷交換反応の決定的な証拠を得られると期待されている。熱的輻射で
は forbidden lineは resonance lineの強度より小さいが、電荷交換反応では逆に 10倍に上
ると予想されている [15]。また、電荷交換反応の実験室での計測 []によると、forbidden

lineは resonance lineの強度より大きいことが報告されている。これらの点から、リム最
外縁部の電荷交換反応に汚染された領域では、リムの他の領域よりも forbidden lineが強
くなっていると考えられる。Astro-H SXSで line強度比の位置関係を調べることで、電荷
交換反応に関する重要な情報が得られるだろう。
また、Astro-H SXSでは、CCDではできなかった、1 keV以下の輝線の等価幅を直接測
定できるので、より正確な元素の絶対アバンダンスを求めることができるだろう。
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