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要旨

超新星残骸 (SNR)とは、星がその一生の最後に起こした爆発の遺跡である。爆発直後の SNR
は時間とともに、自由膨張→断熱膨張→放射冷却→消滅といった物理過程をとることが分かって

いるが、その詳細な成長過程はよくわかっていない。その理由の一つとしては SNRの年齢を精
度良く決めることが困難なことにある。年齢を測定する 1つの方法は、時期を離して観測した
画像同士を比較し、膨張率を直接測定することである。我々は今回、最も若い SNRである Cas-
siopeia Aの膨張率と爆発中心を測定した。
これまでにも Cassiopeia Aの膨張率はさまざまな波長で多く研究されている。例えば X線で

は 17年離れた画像を用いて膨張率を測定し、 501± 15年という年齢が求められている。しか
し、これまでは空間分解能が 4～ 75″であるような衛星を用いて測定をおこなっていた。そこ
で今回、空間分解能が 0.5″と非常にすぐれた Chandra衛星を用いて、これまでより短い時間
間隔での測定を試みた。その結果わずか 1年あまりしか離れていないデータから
膨張率 : 0.23±0.052 (％ yr−1)
年齢 ： 433±98 (年)
爆発中心 (RA,DEC) : (23h23m27.3s ± 0.5,+58◦48′45.2” ± 1.0)
中性子星の速度 : 187±156 (kms−1)
といったことが求められた。Chandra衛星を用いてこれらの値を算出したこと、および Cas-
siopeia Aの膨張率と爆発中心を同時に求めたのは X線では今回が初めてのことである。



目次

1 INTRODUCTION 2

2 超新星爆発と超新星残骸 4
2.1 I型超新星爆発 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 4
2.2 II型超新星爆発 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5
2.3 超新星残骸 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5

2.3.1 自由膨張期 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5
2.3.2 断熱膨張期 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 6
2.3.3 放射冷却期 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 7
2.3.4 消滅期 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8

3 X線天文衛星「Chandra」 9
3.1 外観 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
3.2 HRMA(High Resolution Mirror Assembly) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10

3.2.1 構造 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
3.2.2 有効面積 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

3.3 ACIS(Advanced CCD Imaging Spectrometer) . . . . . . . . . . . . . . . . . 12
3.3.1 構造 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12
3.3.2 エネルギー分解能 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12
3.3.3 イベントとグレードの定義 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15

3.4 HRC(High Resolution Camera) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16
3.4.1 構造 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16
3.4.2 結像性能 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16

4 Cassiopeia A 21
4.1 年齢の推定方法 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22
4.2 可視光による観測 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22
4.3 電波による観測 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22
4.4 X線による観測 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 23

5 解析 27
5.1 解析の準備 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

5.1.1 使用データ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27
5.1.2 イベントファイルとイメージファイル . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27
5.1.3 方法 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29

i



5.1.4 相関 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30
5.1.5 Cas Aの拡大、縮小、回転、平行移動 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30
5.1.6 イメージの補正 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
5.1.7 相関の値を出力するプログラムの作成 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

5.2 シミュレーション . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33
5.2.1 使用データ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33
5.2.2 シミュレーション 1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33
5.2.3 シミュレーション 2 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37

5.3 解析 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
5.3.1 データの抽出 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
5.3.2 プログラムの実行 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
5.3.3 膨張率、爆発中心の推定 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43

6 考察 47
6.1 膨張率の比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47
6.2 爆発中心の比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48
6.3 誤差の評価 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 49

7 結果 51

A 関数の極値を出力させるプログラムのアルゴリズム 53

B 最小二乗法 56
B.1 最尤法 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 56
B.2 最小二乗法 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 57

C 相関関数を 3次元的に見る方法 59

ii



図一覧

2.1 光学的に薄いプラズマのエネルギー損失の温度依存性 . . . . . . . . . . . . . . 8

3.1 他の望遠鏡との比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
3.2 Chandra外観図 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10
3.3 HRMAの外観図 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11
3.4 Wolter I型望遠鏡の光学系の模式図 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11
3.5 HRMAの有効面積のエネルギー依存性 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13
3.6 HRMAの有効面積のオフセット角依存性 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13
3.7 ACIS外観図 1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
3.8 ACIS外観図 2 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14
3.9 ACISのエネルギー分解能 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15
3.10 ACISのイベントグレード . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16
3.11 Chandraと ASCAのグレード選別の違い . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17
3.12 イベントの大まかな分類 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17
3.13 HRCの外観 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 18
3.14 MCPの構造 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19
3.15 HRCの構造 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19
3.16 HRC-Iの EEF . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 20

4.1 X線でみた Cassiopeia Aのイメージ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
4.2 可視光で求められた FMKの位置と速度の関係 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25
4.3 可視光での膨張率と爆発中心 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25
4.4 電波で求められた 34個の kotsの速度ベクトル . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
4.5 Cas Aの電波と X線での膨張率 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26

5.1 イベントファイルとイメージファイルの違い . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29
5.2 二枚のイメージの相関 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30
5.3 イベントファイルからイメージへの変換 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
5.4 イベントファイルからイメージに変換する方法 . . . . . . . . . . . . . . . . . 32
5.5 パラメーターの最適値を求めるフローチャート . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36
5.6 シミュレーションにおけるX、Y の真の値からのずれ . . . . . . . . . . . . . . 37
5.7 シミュレーションでの設定値 (k0)と出力値 (k)との差の頻度分布 . . . . . . . . 38
5.8 二つのイメージ間にあらかじめずれを与えた時の kの出力値の様子 . . . . . . . 39
5.9 全データによる膨張係数と時間間隔の関係を表したグラフ . . . . . . . . . . . . 44
5.10 膨張係数の平均値と時間間隔の関係を表したグラフ . . . . . . . . . . . . . . . . 44

iii



5.11 一次関数 y＝ ax+bでフィッティングしたときのパラメータとその時の χ2の値 44
5.12 相関の最大値を与える爆発中心 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 45
5.13 相関の最大値を与える爆発中心 (平均値と標準偏差) . . . . . . . . . . . . . . . 46

6.1 爆発中心の比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

A.1 SIMPLEXのアルゴリズム . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55

C.1 格子状に分割した Cas A . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59
C.2 初期値の与え方による相関関数の振舞いの違い . . . . . . . . . . . . . . . . . . 60

iv



表一覧

1.1 主な X線天文衛星 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 3

4.1 銀河系内外で、これまでに観測された超新星残骸と、記録に残った爆発年代 . . . 21

5.1 Chandraで取得した CasAのデータ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28
5.2 シミュレーションに使用した同時期の 2つのデータ . . . . . . . . . . . . . . . 33
5.3 シュミレーション 1で用いた各パラメータの初期値 . . . . . . . . . . . . . . . 34
5.4 パラメータを一斉に変化させた時の設定値とその時に得られた出力値 . . . . . . 34
5.5 パラメータの初期値を順に与えたときの出力値 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35
5.6 二つのイメージ間にずれがあるときの kの平均値と標準誤差 . . . . . . . . . . . 38
5.7 時期の異なるデータの組 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
5.8 解析に用いたデータ組の要素と時間間隔 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
5.9 相関の値を決める 6パラメータの初期値 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42
5.10 相関の最大値を与える 6パラメータの出力結果 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42
5.11 それぞれの時間間隔での kの平均値と標準誤差 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43
5.12 全データの爆発中心の重み付き平均値と標準誤差 . . . . . . . . . . . . . . . . . 43

6.1 過去の論文に掲載された膨張率との比較 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47
6.2 さまざまな波長での CasAの中心 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

1



第 1 章

INTRODUCTION

X線天文学は、 1962年にマサチューセッツ工科大学の B.Rossiと G.Giacconiらによって始め
られた [1]。X線そのものは 1895年ドイツの物理学者レントゲンによって、地上の実験室で発
見されている。しかし、その X線が天空から日夜大量に地球に降り注いでいるということは、
B.Rossiらの実験によって明らかになるまで分からなかった [2]。B.Rossiらはロケット「Aer-
obee」を地球大気圏外に打ち上げ、X線の観測を行った。なぜなら X線は地球大気によってす
べて吸収されてしまうため、観測にかかるとするならば大気圏外でしかありえないからである。

その結果、太陽系外からの強力な X線をはじめて発見することに成功したのである。これが現
在 Sco X-1と呼ばれる全天で最も明るい X線星である。天空からの X線放射に懐疑的だった他
の天文学者もこの発見以来、競って観測をおこなうようになり、ロケットは続々と打ち上げられ

た。

X線天文学の発達には高性能な X線天文衛星の存在が不可欠である。これまでに世界中の国
がさまざまな X線天文衛星を打ち上げ、その技術と性能の高度化にしのぎを削っている。
1970年代には初の X線天文衛星「UHURU」が打ち上げられ、全天を走査し 300個余りの X線
源が見つけられた。また、 1978年の「EINSTEIN」衛星には口径 56cmの大型斜入射 X線反
射望遠鏡が搭載され、X線検出器の検出限界も向上した。この頃日本でも初の X線天文衛星「は
くちょう」 (1979)が打ち上げられた。この衛星には小田稔氏が開発したすだれコリメーターが
搭載され、多くのＸ線バースト、Ｘ線パルサーが観測された。「はくちょう」の名は、Ｘ線星
「はくちょう座Ｘ－１」にちなんで命名されたと言われる。その後「はくちょう」に続く 2番
目の本格的 X線天文衛星「てんま」が 1983年に打ち上げられた。Ｘ線星、Ｘ線銀河、γ線バー
ストなどを観測し、中性子星表面の強い重力による赤方偏移を推定させる鉄イオンの吸収線を発
見した。さらに 3番目の衛星「ぎんが」 (1987)に搭載されていた低ノイズ大面積比例計数管に
よって、微弱な天体からの X線の精密な観測をし、宇宙の深遠が走査された。また活動銀河中
心核のＸ線源観測やブラックホールが含まれると推定されるＸ線連星の精密観測、および全天モ
ニターを行なった。 1990年、ドイツ、アメリカの衛星「ROSAT」が打ち上がり、半年かけて
全天走査し、約 60,000個程度のＸ線源の観測を行なった [3]。 90年に入ってからは X線天文学
の分野は以前にも増して飛躍的な進歩をとげた。その象徴とも言えるのが日本の 4番目の X線
天文衛星「あすか」 (1993)である。 4台の X線反射望遠鏡を搭載し 0.5kevから 10kevという
広いエネルギーバンドで、今までにないエネルギー分解能で観測することができる。焦点面検出

器として 2台の蛍光ガス比例計数管 (GIS)と X線 CCDカメラ (SIS)を搭載し、CCDの分光
能力を生かして超新星残骸 のプラズマ診断や活動銀河核からの拡がった鉄輝線の発見など多く
の成果をあげてきた [3]。こうして長い間各国で活躍してきたこの衛星も 2001年 3月にその役
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目を終え、大気圏に突入した。そして現在「あすか」に代って主力となっているのが 1999年に
アメリカNASAにより打ち上げられた「Chandra」衛星と、同じく 1999年に ESA(European
Space Agency)により打ち上げられた「Newton」である。「Chandra」に関しては本論文 3章
でも詳しく取り上げるが、空間分解能 0.5″と今までにない結像性能を持った X線反射望遠鏡を
搭載している。また検出器としてマイクロチャンネルプレート (HRC)と X線 CCD(ACIS)、回
折格子を搭載している。現在までに、その優れた結像性能 を生かして、多くの星が存在する星

形成領域から個々の天体を分離する、超新星残骸で領域毎の放射機構の違いをみる、宇宙X線
背景放射の大部分が AGNで説明出来ることを示す、など数多くの成果をあげている。また「New-
ton」は焦点面検出器として 2種類の CCDカメラと回折格子を搭載している衛星で、X線反射
望遠鏡の有効面積が大きく、撮像型の衛星としてはこれまでにない検出感度を持っている。これ
までに述べてきた衛星も含め主な X線天文衛星を表 1.1にまとめた。
以上述べてきたようにこれらの衛星はそれぞれ様々な特徴を持っており、観測目的や解析手法

に応じて使い分ける必要がある。本論文では「Chandra」衛星に搭載されている X線 CCD検
出器 ACISによる高空間分解能の特徴を生かした超新星残骸 Cassiopeia Aの膨張率と爆発中心
についての解析結果をまとめた。第 2章で超新星残骸についての説明、第 3章で「Chandra」
及び今回の解析に用いた検出器 ACISに関しての説明を行った後、第 4章で Cassiopeia Aにつ
いて述べ、第 5章でそのデータに対して今回行った解析を説明する。第 6章でその結果に対す
る考察を行い、第 7章で今回の解析のまとめをする。

表 1.1: 主な X線天文衛星

名前 国 稼働年 検出器 *

Uhuru アメリカ 1970-1973 P
Ariel-5 イギリス 1974-1975 P
HEAO-1 アメリカ 1977-1979 P,SC
Einstein アメリカ 1978-1981 P,SC,M
Hakucho 日本 1979-1984 P
Tenma 日本 1983-1984 P,SC
EXOSAT ESA 1983-1986 P
Ginga 日本 1987-1991 P
ROSAT ドイツ 1990-1998 P,M
ASCA 日本 1993-2001 SC,CCD
RXTE アメリカ 1995- P
BeppoSAX イタリア 1996- SC
Chandra アメリカ 1999- M,CCD
XMM-Newton ESA 1999- CCD
ASTRO-E 日本 CR,CCD,SC,SS

* P:比例計数管、 SC:蛍光比例計数管、M:マイクロチャンネルプレート、 SS:半導体検出
器、CCD:X線 CCD、CR:カロリメーター ([4]より転載)



第 2 章

超新星爆発と超新星残骸

超新星爆発とは、それまでは目立たない星であったのに突然 1日から 2日の間に急激に増光し、
銀河以上の明るさで輝きだす現象のことである。その爆発エネルギーは 1044～1045Jに達し、
観測技術の発達していない古代からその現象は人々の注目を集め文書に記録されている。古く

には 1006年、 1054年、 1181年に短い期間非常に明るく輝いた星というのが中国の書物に記
録されており、現在ではそれぞれ SNR1006、Crab Nebula、 3C58と呼ばれている。このメカ
ニズムは長い間謎とされてきたが、現在では星が進化の最終段階に起こす大爆発であると解明

されている。星は質量に応じて一生の終わりが違ってくる。炭素燃焼の暴走により爆発するタ
イプの超新星爆発を I型超新星といい、炭素燃焼では爆発せずにその後、大規模な ”玉ねぎ構造
”を経て中心部が重力崩壊を起こし超新星爆発を起こすタイプを II型超新星と呼ぶ。また、これ
らはライトカーブやスペクトルなどを比較する事によっても判別できる。ここでは I型 (タイプ
I)と II型 (タイプ II)それぞれの超新星爆発の違いと、爆発後の進化の過程についてまとめる。
(詳細は [5][6][7][8][9]を参照のこと)

2.1 I型超新星爆発

I型の爆発タイプのライトカーブはほとんどが同じ形状を持つことがわかっている。光度は爆
発後わずか 2週間程度で急激に 109L�1もの最大値に達し、その後指数関数的に減少していく。

これはすなわち爆発の機構がどれも同じであることを示唆している。またスペクトルには水素の
輝線が観測されず、そのかわりに様々なイオンの吸収線が見られる。これらの特徴を合わせも

つ I型超新星爆発は現在の所、炭素燃焼によって核反応が暴走する事によってもたらされると考
えられている。核反応の暴走によって生じたエネルギーのために、星の中心部は急激に膨張しよ
うとするが、核反応の生じていない外層は静止したままである。そのため、中心部と外層の境

界で衝撃波が発生し、星の表面に向かって伝搬していく。衝撃波によって圧縮された物質は核反

応を起こすまでに高温となる。その核エネルギーが重力エネルギーよりもはるかに大きいため
星全体が爆発をおこす。こうした爆発過程では核反応によって星の大部分が 56Niとなる。 56Ni
は崩壊して 56Coになる。この 56Coがさらに崩壊するさいにγ線を放出する。 I型超新星に特
徴的なライトカーブの指数関数的減少は 56Niの崩壊過程によるものである。

11L�は太陽が 1秒間に放射するエネルギーで、 3.9 × 1026Js−1
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2.2 II型超新星爆発

II型超新星爆発に特徴的なことは最大光度でのスペクトルに水素の輝線が観測されることで
ある。またライトカーブでは I型と違い、プラトーと呼ばれる光度が一定の期間がある。 I型と
の違いは II型は大質量星であるため、炭素燃焼による核反応の暴走が起こっても重力エネルギー
によって星は爆発を免れ、最終段階に生成される Feのコアが自らの重力エネルギーによって崩
壊すると考えられている。重力崩壊が始まると、内部の温度は上昇し、 3× 109K以上になると
Feよりもむしろ Heの方が安定となり、

56Fe＋γ → 134He＋ 4n－ 124.4MeV

というように、Feが光分解する。この反応は吸熱反応であるため Feコアの温度、圧力が急激
に上がり、その結果重力崩壊を起こす。すると急激に高密度となるため、電子のフェルミエネル

ギーが増加、電子が陽子に吸収され中心には中性子星が生成される。中性子星表面で跳ね返った

エネルギーは衝撃波となり外層を吹き飛ばす。これが II型超新星爆発である。

2.3 超新星残骸

Cassiopeia A はかつて超新星爆発を起こした星のいわば燃えカスである。このように星は爆
発後も高温のガスを残し、それは可視光や X線、赤外線、電波など様々な波長の光で観測でき
る。これらを超新星残骸 (supernova remnant)とよぶ。超新星爆発の引金となった衝撃波は外
層を吹き飛ばした後、周りの星間空間に広がっていき、星間物質 (ISM)を圧縮しながら膨張し
ていく。以下では順をおって超新星残骸の膨張の様子を見ていく。

2.3.1 自由膨張期

超新星の爆発では、爆発によって星の外層が吹き飛ばされ、Mej ～ 1-10M�2の質量の物質が
Vej ～ 104km・sec−1の速度で星間ガス中に放出されるので、

E0 =
1
2
MejV

2
ej

の関係式より、そのエネルギーは E0～1044Jと求まる。ただし、Mej：星内部の物質 (イジェ
クタ)の質量、 Vej：イジェクタの速度、である。放出された物質は大きな運動量を持っており、
運動量を一定に保ったまま、等速で星間ガス中に広がっていく。この段階を自由膨張期という。

爆発してからの経過時間を tとすると、このときの衝撃波面の半径 Rは

R＝Vejt

と書ける。衝撃波面は周りの ISMを掃き集めながら膨張していく。放出された質量が掃き集め
られた ISMの質量に等しくなるという条件、

Mej =
4π

3
R3

F ρ0

から求められる RF よりも Rが大きくなった時、自由膨張期から次なる段階である断熱膨張期

へと移行する。
21M�は太陽質量で 2.0 × 1030kg
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2.3.2 断熱膨張期

この時期は Sedov期とも呼ばれ、輻射による冷却はまだ有効でなく、全エネルギーを保存し
たままガスは断熱的に膨張する。この膨張を、点源爆発によって生じる、球対称で断熱的なもの
と仮定すれば、衝撃波の伝搬の様子は次元解析の手法を用いて、解析的に解くことができる。

この解は L.I.Sedov、G.I.Taylor、 J.von Neumannの 3人によりそれぞれ独立に求められ、セ
ドフ解あるいは Sedov-Taylor解とよばれている [9]。今、衝撃波の速度を v、半径を r、密度を
ρ、圧力を p、比熱比を γとすると基本となる理想流体の方程式は

∂v

∂t
+ v

∂v

∂r
+

1
ρ

∂p

∂r
= 0

∂ρ

∂t
+ v

∂ρ

∂r
+ ρ

∂v

∂r
+

2ρv

r
= 0

∂

∂t

(
p

ργ

)
+ v

∂

∂r

(
p

ργ

)
= 0

となる。それぞれ、運動方程式、連続の式、エネルギー式である。点原爆発では球面衝撃波が生

じ、静止した媒質中を伝搬していく。衝撃波が十分強いとすると、波面の前の圧力 p0に比べて

波面の後の圧力 p1は十分大きいので、 p1と比較して p0を無視することができる。その場合、
爆発によって生じる流れは、爆発のエネルギー E0と衝撃波が伝搬していく静止気体の密度 ρ0

によって完全に決定することができる [10]。そこで、座標 r、時間 tと、E0、 ρ0から作られる

無次元の量を求めると、その無次元量はただ一つであることが次元解析の一般論 (Buckigham
の Π定理)から示される [9]。その量 ξは

ξ =
(

ρ0

E0

)1/5 r

t2/5
(2.1)

と表される。この系はただ一つの独立変数 ξにより記述されるので、任意の時刻における衝撃

波面の半径 R(t)は、 ξのある値 ξ = ξ0で与えられる。したがって、 (2.1)から

R(t) = ξ0

(
E0

ρ0

)1/5

t2/5 (2.2)

と表される。衝撃波の膨張速度Dは (2.2)より、

D =
2
5
ξ0

(
E0

ρ0

)1/5

t−3/5 � t−3/5 (2.3)

と書くことができ、時間とともに t−3/5で減少することがわかる。このとき、衝撃波後方の圧力

は

p1 =
2ρ0D

2

γ + 1
(2.4)

と表せることから [11]、式 (2.4)に式 (2.3)を代入して、

p1 =
8
25

ρ0

(γ + 1)
ξ2
0

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5
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となる。また、この p1を状態方程式3 に代入することによって衝撃波後方の温度 T1が分かり、

T1 =
(

µH

k

)
8
25

(γ − 1)
(γ + 1)2

ξ2
0

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5

となる。ただしここで、 k、H、 µはそれぞれ Boltzman定数、原子質量単位、気体の平均分子
量を表す。上式から、断熱過程における衝撃波後方の温度は時間とともに t−6/5に比例して減少

していくことが分かる。この段階の超新星の残骸は 106～107Kの高温プラズマの状態にある。
このような高温プラズマでは熱的電子の衝突によって励起された C、N、O、Ne、Mg、Feな
どのイオンが X線領域で強い輝線を放出し、さらに熱的電子の制動放射による X線放射も起こ
るので、広がった X線源として観測される [9]。X線を放出することによりガスの温度は下が
り、内部エネルギーが失われていく。 Sedov解は断熱過程を前提としており、放射によって内
部エネルギーが失われていくと、 Sedov解と異なる状態に移行していく。放射の効果が大きく
なりだした段階を放射冷却期とよぶ。

2.3.3 放射冷却期

放射によってどの程度エネルギー損失が起こるか見積もる事にする。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は

Λ = nenHΛ0(T )

と表される。ここで ne、nH は電子および水素原子の数密度を表し、また Λ0(T )は放射冷却関
数と呼ばれ、 T > 105 Kでは近似的に

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

6 (2.5)

と表される [14]。ただし T6 = T/106 Kとした。右辺の第 1項は輝線放射による冷却、第 2項
は制動放射による冷却を表している。一様な気体中を伝搬する爆風波では物質は衝撃波の後面に

集中しており、したがって爆風波からの放射は、主として衝撃波後面の密度の高い部分から放出

される [9]。超新星残骸の高密度なシェルの部分の厚さを ∆r、シェルの密度を n1、シェルの内
側部分の密度を n0とすると、シェルの部分から単位時間に放出される放射は

L(t) = 4πR2∆rn2
1Λ0(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ0(T )

となる。ただし、ここで Rankine-Hugoniotの関係式 n1 = 4n0 ([10])を用いた。 Λ0(T )とし
て式 (2.5)を用いると、 T > 107Kでは第 2項が主な項になり大部分が制動放射によってエネル
ギーを失う。一方、 T < 107Kでは、第 1項が主な項になり、放射は急激に増大する。 Gehrels
とWilliamsらが計算したエネルギー損失の温度依存性を表したグラフを図 2.1に示す [12]。
放射によるエネルギーの効果が無視できなくなると、エネルギーは保存しなくなる。シェルの

温度は下がり、冷たく高密度の薄いシェルとなる。シェルの内部の気体は密度が低いため、放射
による冷却の影響を受けず、高温、高圧のままの状態にある。シェルは内部の気体の圧力を受け

て膨張を続け、シェルの前面に星間ガスをかき集めながら膨張する。さらに内部の気体の温度が

下がり、内部の圧力が無視できる場合、シェルは運動量保存則にしたがってさらに膨張を続ける
[9]。

3p = k
µH

ρT の関係が成り立っている
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図 2.1: 光学的に薄いプラズマのエネルギー損失の温度依存性。T＞ 107Kでは、制動放射
(Bremsstrahlung)による冷却、T＜ 107Kでは輝線放射 (Line)による冷却が主となる。 [12]

t = t1、R = R1でこの段階に入ったとすると、運動量保存則より、(
4π

3

)
R3ρ0Ṙ =

(
4π

3

)
R3

1ρ0Ṙ1

となる。これを積分して、

R(t) = R1

[
1 +

4Ṙ1

R1
(t − t1)

]1/4

となり、ほぼ R(t) ∝ t1/4で膨張することがわかる。

2.3.4 消滅期

さらに速度が減速し、 ISMの固有運動である 104m/s程度になると、シェルと ISMの区別が
ほとんどつかなくなる [3]。星間ガスの乱流運動などで、残骸の形状はもはや球殻構造からくず
れ始め、衝撃波は音波や電磁流体波に形を変える。やがて残骸は消滅する。



第 3 章

X線天文衛星「Chandra」

3.1 外観

「Chandra(チャンドラ)」は正式には AXAF(Advanced X-ray Astrophysics Facility)と呼
ばれており 0.5″という空間分解能を誇る。 1999年 7月 9日に NASAのスペースシャトルコロ
ンビアから打ち上げられ、現在マサチューセッツ工科大学 (MIT)やスミソニアン天文台 (SAO)
などによって運用が任されている。これまでに打ち上げられた X線天文衛星に搭載されている
望遠鏡との比較を図 3.1に示す。

図 3.1: 他の望遠鏡との比較。空間分解能 (on axis resolution)が格段によくなったことが分か
る。 ([16]より転載)

次に Chandraの外観図を図 3.2に示す。全長 10m程の望遠鏡が外形の大部分をしめており、
その焦点面には ACIS(Advanced CCD Imaging Spectrometer)、HRC(High Resolution Cam-
era)といった高性能な X線検出器が搭載されている。またその前方にはそれぞれ HETG(High
Energy Transmission Grating)、 LETG(Low Energy Transmission Grating)とよばれる分光
器が付随している。これら 4つの検出器は ISIM(Integrated Sience Instrument Module)とよ
ばれるモジュールに設置されている。 Chandra望遠鏡は HRMA(High Resolution Mirror As-
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sembly)とも呼ばれ、 4つのWolter I型の反射鏡がとりつけられ、屈折率の小さい X線を効率
よく集光する工夫がなされている。

宇宙空間では衛星は常に放射線にさらされる。ACISや HRCなどの検出器は放射線によって
損傷をうけるため、HRMA付近には 150kev～ 5Mevまでの電子や 1核子あたり 5～ 49Mevの
陽子に感度をもつシリコン検出器がつけられ、これによって ACISや HRCを放射線損傷から
守っている。以下で Chandra衛星の核となるこれらの検出器について簡単に見ていく。なお、
詳細は Chandara proposer’s Observatory Guide [27]を参照のこと。

図 3.2: Chandra外観図 [27]

3.2 HRMA(High Resolution Mirror Assembly)

3.2.1 構造

HRMAは同心円状に重なった 4つのWolter I型の反射鏡から構成されている (図 3.3参照)。
Walter I型望遠鏡は 1952年Walterにより考えられた X線斜入射望遠鏡で、図 3.4に示すよう
に、回転放物面と回転双曲面の 2枚組のミラーを用いて結像させるタイプのものである。

X線領域での金属の屈折率は 1に非常に近いため、数 keVの X線に対して十分な反射率を得
る為には、入射角が 1.0度以下でなければならない。直入射では X線は吸収されてしまうため、
このような斜入射型の光学系が必要となる。斜入射光学系は、 1回の反射では焦点を結ぶ事が
できないため、Walterは回転放物面、回転双曲面、回転楕円面のうちの 2つを組み合わせて 2
回反射させることによって結像させることのできる光学系を 3通り考案した (それぞれ I、 II、
III型と呼ばれる)。HRMAは前方に放物面、後方に双曲面をしたレンズがとりつけられており、
これらは X線をうまく結像させるために、表面をきわめてなめらかに研磨した後イリジウム蒸
着1 をしている。

1密度を高くして反射率をよくするためである。これまではイリジウム蒸着は技術的に難しく、ニッケルなどで蒸
着していた。
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図 3.3: HRMAの外観図 [27]

図 3.4: Wolter I型望遠鏡の光学系の模式図
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3.2.2 有効面積

望遠鏡のレンズや検出器などはその面積が大きければ大きい程、観測には有利であるが、実際

に持つ幾何学的な面積をすべて使って測定をおこなえるわけではない。物理現象の測定に有効に
使われる面積は全体の一部でしかない。その面積のことを有効面積 (Effective Area)といい、
これは検出器の種類やエネルギーによって大きく異なる。 HRMAの有効面積を図 3.5に示す。
2kev付近に見られる構造は表面に蒸着されたイリジウムのM吸収端によるものである。また、
有効面積は入射角が外れていくに従い減少していく。図 3.6に有効面積のオフセット角依存性を
示した。エネルギーが高くなるほどオフセット角の大きさに影響して減少していくことがわか

る。

3.3 ACIS(Advanced CCD Imaging Spectrometer)

ACISは高性能な CCD(Charge Coupled Device)を用いた X線検出器のことである。ぺン
シルバニア大学の Gordon Garmire教授を中心としたグループによって開発され、現在ペンシ
ルバニア大学、MITなどによって製作、運用されている。尚、本論文で Cassiopeia Aの解析
に用いたのはすべて ACISで得られたデータである。

3.3.1 構造

ACISの外観図を図 3.7、図 3.8に示す。 1024× 1024ピクセルのチップが 2× 2の軸 (ACIS-
I)と 1× 6の軸 (ACIS-S)に分かれ、合計 10枚の CCDチップから成る。なお、CCD自身の
詳しい説明はここでは割愛する (詳細は [28]、 [29]を参照)。 CCDは可視光天文学において広
く用いられ、飛躍的な発展をもたらした。本来 CCDは積分型撮像素子であるから、一定時間内
のエネルギー流量、または光子流量を測定する。しかし、X線で CCDを使う場合には、 1つ
1つの光子を計測することが可能となる。つまり入射した光子のエネルギーを測定する事が出来
るのである。もちろんそのためには 1画素あたり 1光子しか入らないように入射する光子の数
を制限する必要がある。 10枚の CCDチップのうち 2枚 (S1、 S3)が背面照射型で残り 8枚が
前面照射型である。これらの違いは前面照射型 CCDが硅素の基盤の表面にゲート電極を作り、
表面から X線を入射させる方式であるのに対し、背面照射型は電極構造のない背後から入射さ
せようというものである。前面照射型が、電極として存在するポリシリコンによって X線が吸
収されてしまうという欠点を持っていた為改善されてできたものが背面照射型である。前面照射

型に比べ、有効面積が大きくとれる為、低エネルギー側まで感度をもち、エネルギー分解能もよ
い。しかし可視光用の CCDをほとんどそのまま流用できる前面照射型に比べ、コストがかさむ
欠点がある。

3.3.2 エネルギー分解能

CCDのエネルギー分解能は単色 X線を検出した時のスペクトルのピークの半値幅と定義され
る。特に断らない限りは一画素イベントについてのエネルギー分解能である。一画素イベントと

いうのは CCDの 1ピクセルにひとかたまりの X線光子が全て入射したような場合をいい、イ
ベントの抽出方法については次項で詳しく述べる。エネルギー E(eV )の X線が CCDに入射し
たとすると、発生する電子数N0とその揺らぎ ∆N0は Siの電子の平均解離エネルギー 3.65eV
を用いて次のように表される。
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図 3.5: HRMAの有効面積のエネルギー依存性。エネルギーが高くなるとイリジウムの反射率
低下のために有効面積が減少する。 2.0kev付近にみられる構造は、表面に蒸着されたイリジウ
ムのM吸収端によるものである。

図 3.6: HRMAの有効面積のオフセット角依存性。エネルギーが高くなる程オフセット角の影
響を受けやすくなる事が分かる。
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図 3.7: ACIS外観図 1

図 3.8: ACIS外観図 2
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図 3.9: ACISのエネルギー分解能

N0 =
E

3.65
(3.1)

∆N0 =
√

N0 =

√
E

3.65
(3.2)

このときエネルギー分解能∆Eは次式で与えられる。

∆E =
√

8ln2 × 3.65 ×
√

F × (∆N0)2 + (Noise)2 (3.3)

F はファノファクターと呼ばれ発生する電子のポアソン分布からのずれを式中に取り込むため

の値である。CCDを構成している Siでは F ＝ 0.12である。式 (3.3)から分かるようにエネル
ギー分解能はエネルギーの関数である。図 3.9に ACISのエネルギー分解能を示す。

3.3.3 イベントとグレードの定義

空乏層で光電吸収された X線光子は、エネルギーに応じた電子数からなる一次電子雲を形成
する。電子雲はその後、電極に引き寄せられ X線イベントとして観測されるが、その際に電子
雲は広がりをもつ場合がある。最大ピクセルレベルのピクセルを中心として、その周囲 3× 3
のピクセルにもれこんだ電子雲の形状によって分類がなされており、それぞれはグレードと呼

ばれている。ACISのグレードの分類方法は、以下の通りである。まず最大ピクセルレベルの
ピクセルを中心として、その周りに 3× 3のピクセルを考える。中心ピクセルを 0とした後、
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2 41

128

8 0 16

32 64

図 3.10: ACISのイベントグレード。電子雲の広がったピクセルが持つ数値の和によって分類さ
れている。例えば全てのピクセルに電子雲がひろがっているような場合は 255、シングルイベン
トは 0となる。

左下のピクセルから順に 2を累乗した数値を当てはめていき (図 3.10参照)、電子雲の広がった
ピクセルが持つ数値の和によって 14種類に分類されている (図 3.11参照)。しかし、これらは大
きく分ければ図 3.12に示す 4つのパターンに帰着される。

3.4 HRC(High Resolution Camera)

HRCはマイクロチャンネル型検出器ともいわれ、スミソニアン天文研究所の Stephen S.Murray
博士を中心として開発された。 HRC-Iと HRC-Sといわれる 2つの部分から成り、HRC-Iは Chan-
draに搭載された検出器の中で最も広い視野 (30’× 30’)を持つ (図 3.13)。 ACISと比べ、エネ
ルギー分解能ではおとるものの、ACISよりも低いエネルギー領域でも感度を持つ。また HRC
の時間分解能は Chandraの他の検出器の中で最もよい (16µsec)。 HRCは EINSTEINや ROSAT
に搭載されたマイクロチャンネル型検出器、HRIs(High Resolution Imagers)とほぼ同じ構造
を持っている。

3.4.1 構造

マイクロチャンネル型検出器とはマイクロチャンネルプレート (MCP)によって X線を測定
する検出器のことで、低エネルギーの X線に対して特によい分解能を持つ。MCPには直径約
15µmの空洞の管、つまりチャンネルが並んでおり、これらはその内壁で多くの 2次電子を作り
出すように加工されている。X線の光子が 1つのチャンネルに入ると、内壁にぶつかって 1つ
の自由電子をつくりだす。その結果、チャンネルのなかで電子の数が増倍するカスケードが起

こり、電気的に検出できる大きさの出力信号になって X線光子の入射位置が決定されるのであ
る。マイクロチャンネルの構造と HRCの構造を図 3.14と図 3.15に示す。

3.4.2 結像性能

検出器の結像性能を調べるパラメーターのひとつに、ピークを中心とした円内に含まれる強度

(EEF： Encircled Energy Function)がある。図 3.16に HRC-Iの EEFをプロットしたグラフ
を示した。横軸は円の半径である。直径 1.8″の円内に全体の 90％の強度を含む。全強度の 50
％を含む円の直径を HPD(Half Power Diameter)といい、これを検出器の空間分解能と定義し
ている。HRC-Iは低レベルのバックグランドと大きな視野によって chandraに搭載された検出
器のなかで最も空間分解能にすぐれている (～ 0.4″)。
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図 3.11: Chandraと ASCAのグレード選別の違い。ASCAのグレード分類法に関しては [32]
を参照のこと。

図 3.12: イベントの大まかな分類。形状を細かく分ければ、これ以外にも L型、スプリット型
などにわけられる。
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図 3.13: HRCの外観
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図 3.14: マイクロチャンネル型検出器の主な部分を拡大した図 (拡大率は一定でない)。MCP
は入射光を検出し、下部の交差グリッドの電極で位置の決定ができるようにその信号を増幅す

る。

図 3.15: HRCの構造。上下に無数並べられたマイクロチャンネルプレートに光子が入射する
と、内壁からはじき出された電子が電子なだれとなって信号をつくりだす。
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図 3.16: HRC-Iの EEF。点線は与えられたエネルギーでの予想値である。全強度の 50％を含
む円の直径を空間分解能と定義している
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Cassiopeia A

Cassiopeia A (Cas A)は我々の銀河系で最も年齢が若いと言われている超新星残骸である。
しかし、年齢に関しては詳しい事は分かっていない。これまでカニ星雲、ティコ、ケプラーと

いった他の若い超新星残骸では、超新星爆発を起こした年代が文献に記録されているのに対し、

Cas Aに関してははっきりとした記録がないためである (表 4.1参照)。そのため、様々な波長
で、Cas Aの年齢を推定する研究がなされており、波長ごとに異なった結果が出ている。また、
X線スペクトルの観測から、Cas Aは Feや Siといった重元素に富んでいる事が分かっており、
爆発する前の天体は質量の重い II型超新星であったと考えられている。
我々から Cas Aまでの距離は 3.4+0.3

−0.1kpc[21]、直径は 5 ′� 5pc程度に広がっていると見積
もられており [25]、X線や電波で観測すると美しいシェル型構造が見られる (図 4.1参照)。元々
は電波で明るい天体として注目を集め、その後、可視光や X線での研究も盛んに行われるよう
になった。ここでは Cas Aについて研究がなされていることの中でも本論文と最も関係の深い、
膨張率と爆発中心についてこれまでに研究された内容を紹介する。

Date Observers Type Location Remnant Radio character
185 Chinese I? Centaurus RCW 86 shell
1006 Many I Lupus SNR1006 shell
1054 Many II? Taurus Crab Nebula bright amorphous
1181 Chinese ? Cassiopeia 3C58 faint amorphous
1572 T.Brahe I Cassiopeia Tyco shell
1604 J.Kepler I Ophiuchus Kepler sell
1667? Nobody II? Cassiopeia Cas A bright shell
1987 Everybody II Dorado SN1987A to be determined

表 4.1: 銀河系内外で、これまでに観測された超新星残骸と、記録に残った爆発年代。Cas Aに
関しては爆発年代が記録として残っていないため、推定値である。 [18]より転載。

4.1 年齢の推定方法

超新星残骸の年齢を推定するには大きく分けて二つの方法がある。一つは温度を測定し、そ
こから年齢を推定する方法である。第 2章で記述したように、超新星残骸が断熱過程にあると
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き、温度 T は経過時間 tの関数で表され、

T =
(

µH

k

)
8
25

(γ − 1)
(γ + 1)2
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0

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5

となることが分かっており、ここから、温度が分かれば経過時間、つまり年齢が分かる。

もう一つは、本論文でも用いたように、異なった二つのイメージから膨張率を直接測定する方
法である。簡単の為、完全球体で考えるとし、∆t(年)離れたイメージを比較したときの半径の
比 (今後この値を膨張係数と呼ぶ)を kとする。実際の解析では膨張率 (％ yr−1)の値よりも膨
張係数 (比率のため単位なし)の方が求めやすい。そこで、第 5章からの解析では膨張係数を主
に用い、最後の結果のみ膨張率で記述することとする。 kを用いて、CasAの年齢 T (年)は

T =
∆t

1 − k

と計算される。膨張係数 kを測定すれば上式の関係により年齢がわかる。ただし、この方法は、

等速でかつ、等方的に膨張しているようなモデルには当てはまるが、すでに断熱過程に入って
いるようなモデルには当てはまらない。Cas Aは断熱過程に移行する前の自由膨張段階である
と、今のところ考えられており、これまでに求められた Cas Aの年齢はすべてこの膨張率を直
接測定する方法を用いている。

4.2 可視光による観測

前項で見てきたように膨張係数 kを測定すれば年齢がわかる。しかし、膨張係数を求める為

にはどこを中心として爆発したのかがわからなくてはいけない。これまでに Cas Aの爆発中心
は様々な波長で調べられてきた。Van Den Berghら (1976)[19]は、可視光で Cas Aを観測し
た。高速で運動する衝撃波の高密度部分 (fast moving knots: FMK )を 1951～ 1975年の間に
合計 117個の部分について観測し、それぞれの速度を調べ上げた。Cas Aのほぼ中心に位置す
る適当な基準点 (RA 23:21:12, DEC +58:32:24)1 からの赤径、赤緯を横軸に、 FMKの速度を
縦軸にプロットしたグラフはきれいな直線上にのることがわかった。また、このグラフから、爆

発中心 (速度が 0となる位置)と膨張率を求めることができる (図 4.2,図 4.3参照)。

4.3 電波による観測

A.R.Bellら (1976)[20]は 1969年と 1974年の電波による二つのイメージを比較することによ
り、 34個の knotsの速度を調べた。その結果、場所によって運動の向きも大きさも異なること
を発見した (図 4.4参照)。 Van Den Berghら (1976)と同様、中心からの距離と速度ベクトルの
大きさとの関係をプロットし、速度全体の平均を計算したところ、 Cas Aの爆発してからの年
齢が 918年～ 1057年であることがわかった。これは電波の方が可視光よりも膨張率が小さいこ
とを意味している。

4.4 X線による観測

X線ではほぼ同時期に、Barron Koraleskyら (1998)[25]と Jacco Vinkら (1998)[26]によっ
てそれぞれ独立に膨張率に関する論文が提出された。ただし、彼らは爆発中心に関しては新たに

1RA: right ascension,DEC: declination 赤径、赤緯のこと。 (RA 23h21m12s, DEC +58 °32 ′24″)を、
本論文では簡単に (23:21:12,+58:32:24)とあらわすこととする。
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推定をしておらず、電波や可視光でこれまでに求まっている爆発中心を用いた2 。Barron Ko-
raleskyらは、EINSTEINと ROSATの両方のデータを用いて、 17年の時間間隔を持った 2つ
のイメージから X線によって膨張率を測定した。Cas Aを中心から見た方位角によって 12個
の部分 (30 °間隔)に分け、それぞれの領域での膨張率の平均が、 0.20±0.01％ yr−1であるこ
とを発見した。また、彼らは同時に電波での観測もおこない、同じ領域での膨張率がすべて X
線で測定したものより、小さいことを示した (図 4.5)。
また、 Jacco Vinkらも同様にして EINSTEINと ROSATのイメージから、Cas Aの膨張
率が Barronらとほぼ同じ 0.200±0.006％ yr−1であるとしている。

このように可視光、電波、X線など幅広い波長領域で Cas Aの膨張の様子が分かっており、
またそれぞれの膨張率や爆発中心の値はまちまちである (第 6章でこれらの比較とまとめをおこ
なう)。時間間隔をおいた二つのイメージを比較して膨張率を測定するという手法は、二つのイ
メージ間の回転や X、Y方向のずれをなくすため、二つのイメージを少なくとも 3点以上の不
動点であらかじめ一致させておく必要がある。可視光の場合、 Cas Aの周囲にはいくつかの天
体がとらえられており、これらを不動点とすればよい。また、電波や X線の場合、こういった
不動点は存在しないので、イメージを重ねた時に目で見て、それらの重なった部分の面積が最も

大きくなるような位置で固定すればよい。実際、これまでに紹介した論文ではこういった手法
を用いて、測定をおこなっている。しかし、そのためには二つのイメージの違いが目で見て判断

できる程度でないと難しく、 1～ 2年程度の時間間隔で膨張率を測定することは不可能であっ
た。ところが、 1998年 7月にアメリカの NASA航空宇宙センターから打ち上げられた X線衛
星 Chandraは空間分解能 0.5″という性能を誇り、これによってわずか 2年たらずしか離れて
いないデータからも膨張率が測定できる可能性がでてきた。そこで今回は Chandraのみの最新
データを用いて、膨張率と爆発中心を求めることを最終テーマとし、研究をおこなった。次章よ

り実際の解析の解説を行う。

2Barron Koralesky(1998)は電波中心 (23:23:26.10,+58:48:48.2)を、 Jacco Vink(1998)は可視光中心
(23:23:26.60,+58:49:00.5)を用いた
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図 4.1: (左)X線でみた Cassiopeia Aのイメージ。美しいシェル型構造をしている。真中に見
えている小さな点源は中性子星であると考えられている。 (右)σ=4のガウシアンでスムージ
ングした Cassiopeia Aの強度マップ。
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図 4.2: 可視光で求められた FMKの位置と速度の関係。横軸は基準点からの赤径、赤緯をあら
わす。 [19])

Expansion rate(％ yr−1) Expansion center(RA,DEC)
0.324±0.003 (23:21:12.0±0.1,+58:32:17.9±0.8)

図 4.3: 可視光での膨張率と爆発中心 [19]
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図 4.4: 電波で求められた 34個の kotsの速度ベクトル。場所によって異なる速度ベクトルを持
つことがわかる。 [20]

図 4.5: Cas Aの電波と X線での膨張率。●が電波、▲が X線。横軸は中心から見た方位角、
縦軸は膨張率を表す。電波の方が全方向にわたって膨張率が小さいことがわかる。 [25]
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解析

Cassiopeia Aは前章でも述べたように、かつて超新星爆発したと考えられている天体の残骸で
ある。一般的に超新星残骸は爆発後、膨張運動に入ることが知られており、この膨張の速度や爆

発中心を探る事によって、爆発した年代や ISMの密度分布の様子など様々な物理パラメーター
が分かる。本論文の目的は、これまでに求められている膨張率や爆発中心が、打ち上げ後 2年
あまりしか経過していない Chandra衛星のデータでも精度良く求められるかどうか、また、求
められないとするならば、その問題点と解決策を探ることである。

5.1 解析の準備

5.1.1 使用データ

膨張率を測定する 1つの方法は時期の離れた二つのイメージを直接比較することである。衛
星で取得したデータは web1上に保存され、そこから解析に利用したいデータを抽出することが
可能である。ここで web上に用意されている CasAの全てのデータの一覧を ID順に表 5.1に示
す (2002年 1月 30日現在)。前半部分は Cas Aのイメージが焦点面上 (on axis)に像を結んで
いるデータで、空間分解能がよい。一方、後半部分は焦点面からはずれた位置 (off axis)に像を
結んでいるデータである。これらのデータのうち、 off axisのデータは空間分解能が on axisの
データに比べて劣る為、今回の解析では用いないこととした。

5.1.2 イベントファイルとイメージファイル

本論文中で用いているイベントファイルとイメージファイルという、異なった形態をもつファ

イルの定義とその違いを説明する2 。今回、webから取得した Cas Aのデータはすべてイベン
トファイルである。イベントファイルとは、CCDに入射したすべての光子の、入射時間、入射
位置、エネルギーなどの情報3 を含んだファイルのことで、それぞれに対応する値が箇条書きに

なっている。一方、イメージファイルとは、イベントファイルに書かれた光子の位置座標 (X、
Y)を座標平面上に投影することによって作成できる、画像 (イメージ)のことであり、これは入
射光子の量に比例した強度をもつ (図 5.1参照)。イメージを出力するための座標平面は格子状に
分割されている (それぞれの格子のことをピクセルと呼ぶ)。イベントファイルでは、ピクセル

1http://cxc.harvard.edu/cda/
2あくまで本論文における定義であり、ファイルの使用目的などに応じて定義が異なることもある。
3他に CCD ID、グレード、検出器での光子座標なども含む。
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ID camera date exposure(s) photon counts

(on axis)
114 ACIS-S 2000-01-30 49922 16000045
194 ACIS-I 2000-05-19 3066 772049
198 ACIS-S 2000-05-21 2509 784301
214* ACIS-S 1999-08-20 6107 925431
220 ACIS-S 1999-08-22 4278 391562
221 ACIS-S 1999-08-23 1057 331670
222 ACIS-S 1999-08-23 1038 332583
226 ACIS-I 2000-02-28 2726 613492
230 ACIS-S 2000-02-28 2079 661220
233 ACIS-I 2000-02-28 1260 281618
235 ACIS-I 2000-02-28 1318 285856
236 ACIS-S 2000-02-28 971 300780
237 ACIS-S 2000-02-28 970 302601
1547 ACIS-S 2001-01-19 3825 334869

(off axis)
207 ACIS-I 1999-08-25 860 182617
209 ACIS-I 1999-08-26 1800 401707
211 ACIS-S 1999-08-21 1510 0
212 ACIS-S 1999-08-21 2009 489835
213 ACIS-S 1999-08-23 1804 426044
215 ACIS-S 1999-08-21 2284 483533
216 ACIS-S 1999-08-21 38920 0
223 ACIS-I 2000-02-28 824 174323
224 ACIS-I 2000-02-28 1022 217663
225 ACIS-I 2000-02-28 1011 214227
227 ACIS-S 2000-02-28 1023 137279
228 ACIS-S 2000-02-28 960 229228
229 ACIS-S 2000-02-28 960 222484
231 ACIS-S 2000-02-28 1036 211503
232 ACIS-S 2000-02-28 1254 212385

*first light

表 5.1: Chandraで取得した CasAのデータ (2002年 1月 30日現在利用可能な全データ)。
ID114以外はすべてキャリブレーション (校正実験)用のデータであるため露出時間が短いこと
が分かる。
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単位4 で測った位置座標 (X、Y)は小数点以下の値まで持つ。一方、それをイメージファイル
に変換する際には、整数値のピクセルごとに光子数を集計することになる。この点に関しては

5.1.6で詳しく記述する。

イメージファイルイベントファイル

No. X

(イメージ)

Y Y

X

図 5.1: イベントファイルとイメージファイルの違い。イベントファイルに書かれている光子の
位置情報をもとにして、イメージファイルを作成する。図中 X、Yは光子の入射位置を表す座
標。実際のイベントファイルには全入射光子の数だけの膨大な情報が含まれている。

5.1.3 方法

まず、どのようにして膨張率、爆発中心を測定したかを説明する。膨張率の測定については、

過去 Jacco Vinkらによってもなされたように [26]、取得時期の異なる二つのイメージの大きさ
を比較し、中心から広がった大きさの違いを測定するという方法で行う。しかし、異なる 2枚
のイメージの比較と言っても、 Chandraが打ち上げられたのは 1999年のことであるから、こ
れらは最大でもおよそ 17ヵ月しか離れておらず (ID214～ ID1547)、Cas Aが爆発して以来、
等速で膨張して現在の大きさ (直径約 3 ′、約 600ピクセル)になったと仮定すると 17ヵ月の間
に広がる大きさは 1～ 1.4ピクセル (0.5″～ 0.7″)となり、過去、可視光や電波で測定された
ときに用いられたデータが 20年近く離れていることから考えても、非常に微小距離が問題とな
ることは明白である。そのため、これまでのように広がった大きさを目で見て認識することはで

きない。そこで、今回、以下のような方法によって二つのイメージの比較を試みた。今、Cas
Aが等速、等方的に膨張していると仮定し、取得時期の新しいイメージのほうが、古いイメー
ジに比べて半径が広がった状態にあると見なす。このような二つのイメージを重ね、人工的に、

古い (半径の小さい)イメージをある点を中心として適当な比率で膨張させてやれば、膨張にと
もない、古いイメージと新しいイメージとが重なる部分は増えていく。また、古いイメージが新

しいイメージの大きさ以上に膨張してしまうと、逆に、重なる部分は減少していく。ここで、二

つのイメージの重なり具合を表すような関数5 F (重なり具合が大きい程大きな値をとる)を考え
ると、この関数の値は前述したように、古いイメージの膨張にともない、増加から減少へと移

り変わり、二つのイメージの向きや大きさが等しくなった点で最大値をとると考えられる。した

4今回の場合、 1ピクセルは ACISの空間分解能に等しい 0.5″とした。
5後に、「相関」として定義する。
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がって、関数 F が最大値をとるときの半径の値を調べれば、膨張率が推定できる。また、その
ときの膨張中心を爆発の中心と考えた。

5.1.4 相関

二つのイメージの重なり具合を表すのに、相関という値を導入した。相関 (S)とは図 5.2に示
すように、異なる 2枚のイメージの各ピクセルに含まれる光子の数の平均値との差の積を順に
足しあわせていくもので、それぞれのイメージの k番目のピクセルに含まれる光子数を P(k)、
Q(k)、また 1ピクセルあたりに含まれる平均光子数を P̄、 Q̄として

S =
∑n

k=1(P(k) − P̄)(Q(k) − Q̄)√∑n
k=1 (P(k) − P̄)2

√∑n
k=1 (Q(k) − Q̄)2

(5.1)

と定義する。ここで分母の項は、相関の最大値が 1、最小値が 0となるように規格化するため
のものである。これによって 2つのイメージが完全に一致したとき Sの値は 1となり、また一
致する部分が存在しない場合、 S=0となる。この Sの値が最大となるとき、 2枚のイメージは
統計的な違いはあるものの、 2つの異なる Cas Aのイメージの大きさや向きが一致したと考え
る。

P(3)P(1) P(2) P(4)

P(n)P(n-1)

Q(1) Q(3) Q(4)Q(2)

Q(n-1)Q(n)

図 5.2: 二枚のイメージの相関。それぞれのピクセルに含まれる光子数を P(k)、Q(k)としたと
き、相関は各ピクセルの光子数の平均値との差の積の和の形で表される。また、全光子数をピク
セル数で割ったものが平均値であり、P(k)、Q(k)によらない定数である。

5.1.5 Cas Aの拡大、縮小、回転、平行移動

Cas Aのイメージを、ある点を中心として拡大、縮小させたり、また検出器の原点 (X=0、
Y=0)を中心として任意に回転させたりするためにはイベントファイルに記録された光子 1つ 1
つの x座標、 y座標を変換した上でイメージファイルにすればよい。X、Yの座標をもつ光子
を原点を中心として θだけ回転させた後、X0、Y0を中心として、 k倍に膨張 (縮小)させ、さ
らにその後 ∆X、∆Yだけ平行移動させる変換式は、変換後の x座標、 y座標を X′,Y′とする
と

(
X′

Y′

)
= k

(
cos θ − sin θ

sin θ cos θ

)(
X
Y

)
− k

(
X0

Y0

)
+

(
X0

Y0

)
+

(
∆X
∆Y

)
(5.2)
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と表される。

5.1.6 イメージの補正

前節の変換式にしたがって光子の位置を自由に変えた後、相関をとるため、それらの位置座

標を用いて、イベントファイルからイメージファイルへ変換する。このとき、通常は、座標平面

の各ピクセルに、入射した光子数に比例した値 (イベント数)を与える6 。光子が多く入射した

ピクセルはイベント数も大きくなる為、イメージとしては強度の強い箇所となって表される。ま
た、ピクセルからわずかでも光子の入射位置が外れれば、そのピクセルにはイベント数は与えら

れない。このとき、個々の光子があらかじめ持っていたピクセル以下の精度での位置座標は失わ

れてしまう7。 (図 5.3参照)

イベント数2

1

1

3

入射した光子
ピクセル

X

Y

図 5.3: イベントファイルからイメージへの変換。 (左)イベントファイルに記録されている光子
の入射位置をそのまま座標上にプロットしたもの。 (右)イメージに変換したもの。同一ピクセ
ル内の光子はそのピクセル以下の精度での位置情報を失う。

ところが、今回のようにピクセルの微小距離を問題とする場合には、ピクセル以下の精度の

位置座標も利用したい。そこで、イベントファイルからイメージに変換する際に、光子の入射位

置を座標上にプロットした点を中心として 1×1ピクセルの大きさの矩形波を考え、隣り合うピ
クセルに、矩形波のもれこんだ面積に応じてイベント数を割り振るという、操作をおこなった。

(図 5.4参照)

6通常は、イベント数＝入射した光子数 とする
7実際は、完全に位置座標が失われてしまうわけではなく、同一ピクセル内に入射した光子の座標はすべて各ピク

セルの中心座標で置き換えられている。
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通常の変換

ピクセルのもれこんだ面積に応じて

4/9 2/9

光子

1×1ピクセルの大きさに広げる光子が入射

光子を中心として、

1/92/9

イベント数を割り振る

1

ピクセル

図 5.4: イベントファイルからイメージに変換する方法。もともと光子が持っていたピクセル単
位小数点以下の位置座標をイメージファイルに反映するようにした。結果として各ピクセルのイ
ベント数は実数値をもつことになった。

5.1.7 相関の値を出力するプログラムの作成

イメージを自由に膨張、回転、平行移動させる事ができるようになれば、次に、二つのイメー

ジを任意に変化させたときの相関の値を計算する必要がある。ここで問題となるのは、拡大、

縮小させるときの中心をどこにとるかということである。また、二つのイメージ間のずれも問
題となる。第 4章でも述べたように、イメージを比較する際には、お互いの回転やずれをなく
す為、 3点以上の不動点であらかじめ固定しなければいけないが、今回の場合、不動点となる
ような点が見つからなかったからである。また、仮に見つかったとしても、 ACISの空間分解
能である 1ピクセル (0.5″)以下の精度で位置を合わせることはできない。こういった理由によ
り、二つのイメージは x方向、 y方向にわずかではあるがずれてしまう。相関を計算する際に
はこのずれも考慮にいれなければならない。そこで相関の値はこれらの 6つのパラメーター、

爆発中心の x,y座標：X,Y
検出器の回転角： θ

拡大・縮小率： k

x,y方向のずれ： ∆X,∆Y

の関数であるとし、これらの 6パラメーターの値の組を 1つ与えた時にその点での相関の値を
出力するようなプログラムを C言語を用いて作成した。また同時に、パラメーターを一定の範
囲で変化させた時にその範囲での相関の極大値8 を探しだし、出力するようなプログラムを作成

した。プログラムのおおまかな原理としては、関数にある初期値を与えた時に、その点からみた
極大値の方向を計算し、その方向にパラメーターを微小距離だけ進める、という作業を繰り返す

8最大値でなく、極大値である点に注意。つまり関数が局所的に極値を持っているような場合、必ずしも出力値が
最大値とはならない
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もので、こういったアルゴリズムは最小二乗法などにも応用されている。 (詳しくは appendix
を参照)

5.2 シミュレーション

前章で述べたように、 6つのパラメーター (X,Y ,θ,k,∆X,∆Y )の値によって相関の値は変化
する。パラメーターがそれぞれどのような値の時に時期の離れた 2つのイメージの相関が最大
になるか、を求めるのが本論文の最終的な目的である。時期の離れた異なるイメージを用いて

実際に解析を行う前に、ここでは、まず理想的に等速膨張しているようなモデルを用いてシュミ
レーションを行い、プログラムを実行した時の振るまいやその時のパラメーターの様子、プログ

ラムの精度などを調べる。

5.2.1 使用データ

シュミレーションに使用するデータとして、 1つのデータ (ID230)を半分の時間に分けて 2つ
にしたものを用意した (表 5.2参照)。これらは同日に連続して取得されたものであり、統計は異
なるが、膨張も縮小もしていないと考えられる。また、検出器に起因するずれ (θ,∆X,∆Y )は
すべて 0であると仮定してよい。これらの二つのデータのうち、片方のイメージをあらかじめ、
式 (5.2)にしたがって、ある点を中心として拡大、縮小させておけば、これは理想的に膨張、縮
小したようなモデルとみなすことができる。

ID 観測日 観測時間 (s) 光子数 シミュレーション

230(前半) 2000-02-28 2000 302372 FREE
230(後半) 2000-02-28 2000 302178 FIX

表 5.2: シミュレーションに使用した同時期の 2つのデータ。相関の値を調べる際に 6パラメー
タを変化させる方を FREE、固定するほうを FIXとしてある。

5.2.2 シミュレーション 1

理想的なモデルを用いて相関を調べたとき、相関の最大値を与えるパラメータは設定値に近

いものとなることが期待される。例えば、FIX側のイメージをあらかじめ (X0, Y0)を中心とし
て k0 倍し、さらに θ0,∆X0,∆Y0だけの変位をあたえたようなとき、プログラムが正しく動作

しているのであれば、相関の最大値を与えるパラメータは

(X,Y, θ, k,∆X,∆Y ) = (X0, Y0, θ0, k0,∆X0,∆Y0)
の付近に収束するであろう。ここでは、設定値を様々に変えたときのプログラムの出力値を調

べる。また、設定値にどれほど近い値を出力しているか、ということによってプログラムの精

度を評価する。簡単の為、設定値として X0、Y0、k0のみを変えていく場合を考える。なお、
X0、Y0、k0の値は実際の解析で扱う程度の範囲内で変えることとする。このときのパラメータ

(X,Y, θ, k,∆X,∆Y )の初期値を表 5.3に示す。
最初に、表 5.3に示した初期値からパラメータを一斉に変化させ、相関の最大値を調べた。そ

の時の結果を表 5.4に示す。
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パラメーター 初期値 最小値 最大値

X 4336 free free
Y 4142 free free
θ 0 free free
k 1.0 0.98 1.02

∆X 0 -0.5 0.5
∆Y 0 -0.5 0.5

表 5.3: シュミレーション 1で用いた各パラメータの初期値

設定値 (X0, Y0, k0) 出力値 (X,Y, θ, k,∆X,∆Y ) 相関最大値

(4250,4100,0.999) (4337,4143,0.16e-2∗ ,0.99840,0.0,0.0) 0.7578534
(4250,4100,0.997) (4337,4142,0.47e-10,0.99840,0.07,0.03) 0.7566271
(4250,4100,0.994) (4337,4143,-0.4e-2,0.99486,0.0,0.0) 0.7540118
(4300,4150,0.999) (4337,4143,0.16e-1,0.99840,0.0,0.0) 0.7579153
(4300,4150,0.997) (4336,4144,0.13e-2,0.99761,0.10,0.05) 0.7575915
(4300,4150,0.994) (4336,4144,0.16e-2,0.99320,0.08,0.04) 0.7587587
(4350,4200,0.999) (4337,4143,-0.16e-2,0.99840,0.0,0.0) 0.7578779
(4350,4200,0.997) (4336,4145,0.20e-2,0.99642,0.15,0.07) 0.7577254
(4350,4200,0.994) (4336,4144,0.16e-2,0.99320,0.08,0.04) 0.7591267
(4400,4250,0.999) (4337,4143,0.16e-2,0.99840,0.10,0.0) 0.7577947
(4400,4250,0.997) (4336,4145,0.24e-2,0.99681,0.53,0.06) 0.7577678
(4400,4250,0.994) (4337,4143,0.16e-2,0.99486,0.40,0.40) 0.7583124
(4450,4300,0.999) (4337,4143,0.16e-2,0.99840,0.10,0.0) 0.7576654
(4450,4300,0.997) (4336,4145,0.24e-2,0.99681,0.53,0.26) 0.7582929
(4450,4300,0.994) (4337,4143,0.16e-2,0.99486,1.2,0.40) 0.7562245

表 5.4: パラメータを一斉に変化させた時の設定値とその時に得られた出力値。 θ,∆X,∆Y の

設定値はともに 0である。
∗ e-1=10−1
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設定値 (X0, Y0, k0) 出力値 (X,Y, θ, k,∆X,∆Y ) 相関最大値

(4250,4100,0.999) (4256,4142,-0.80e-3,0.99884,-0.24e-1,-0.32e-1) 0.7580592
(4250,4100,0.997) (4176,4142,0.0,0.99700,0.0,0.0) 0.7581623
(4250,4100,0.994) (4272,4151,-0.25e-2,0.99450,-0.31,0.03) 0.7587701
(4300,4150,0.999) (4328,4142,-0.8e-3,0.99884,-0.24e-1,-0.32e-1) 0.7579430
(4300,4150,0.997) (4285,4149,0.82e-3,0.99688,0.65e-2,-0.16e-1) 0.7583473
(4300,4150,0.994) (4284,4152,0.16e-2,0.99360,0.10,-0.16) 0.7598094
(4350,4200,0.999) (4290,4163,0.24e-2,0.99820,0.13,-0.11) 0.7579026
(4350,4200,0.997) (4284,4182,0.16e-2,0.99660,0.10,-0.16) 0.7581117
(4350,4200,0.994) (4337,4174,0.99e-3,0.99383,0.22e-1,0.29e-2) 0.7590840
(4400,4250,0.999) (4337,4158,0.17e-3,0.99897,-0.14e-2,-0.36e-2) 0.7576603
(4400,4250,0.997) (4356,4196,0.53e-3,0.99690,0.17e-1,-0.13e-1) 0.7582249
(4400,4250,0.994) (4376,4272,0.0,0.99400,0.0,0.0) 0.7588403
(4450,4300,0.999) (4337,4272,0.0,0.99900,0.0,0.0) 0.7575496
(4450,4300,0.997) (4466,4272,0.16e-2,0.99700,0.0,0.0) 0.7582861
(4450,4300,0.994) (4466,4272,0.0,0.99400,0.0,0.0) 0.7591101

表 5.5: パラメータの初期値を順に与えたときの出力値。表 5.4と比較して、収束の仕方に違い
が見られることがわかる。

表 5.4から、ひとつの傾向が読みとれる。すなわち、パラメータを一斉に変化させて相関の最
大値を調べるような場合、真の値 (設定値)に向かってパラメータが収束するということはなく、
特に膨張中心 (X、Y )は初期値 (4336,4142)のごく近傍で収束してしまう。この原因としては、
相関関数が 6パラメーターに関して単純な凸関数となっていないことが考えられる。今回作成
したプログラムは、極大値の場所をさがしだすものであるから、もし極大値を複数もっているよ

うな複雑な関数の場合、与えた初期値から最も近い場所にある極大値にパラメータは収束してし
まう。今回の場合、相関関数は与えた (X0、Y0)のすぐ近傍に極大値をもつような関数であった
と考えられる。真の最大値にパラメータを収束させるためには、初期値もその近辺に設定しなけ

ればならない。そこで以下のような工夫を試みた。

まず最初に検出器のずれ ∆X、∆Y のみをフリーパラメーターとし、他の 4つのパラメータ
は初期値に固定した状態で極値に収束させる。次に、収束した ∆X、∆Y の値をそのまま初期

値とし、 kを変化させる。さらに次に、収束した ∆X,∆Y ,kの値を初期値とし θを変化させる。

このようにして次々にフリーパラメーターを増やして行き、最後に爆発の中心座標 (X、Y)を
含めて一斉にパラメーターを変化させるのである。このようにすることによって、初期値が真の

最大値となるパラメータに近付くため、正しい値を出力するようになると考えられる。ここまで

の流れを図 5.5にフローチャートとして表した。このような方法を用いて表 5.4と同じ設定値で
再び相関の最大値を調べた。このときの結果を表 5.5に示す。以前のように、 (X、Y )が初期値
近辺で収束するということがなくなり、収束値が改善されたことが分かる。これは、別の言い方

をすれば、初期値を適切に選ぶ事によって、相関関数が、極大値を一つだけ持つような滑らかな

凸関数になったと言うこともできる。 (この様子は三次元的に視覚化して確かめる事ができる。
詳しくは appendix参照のこと。)
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FREE  ：ΔX、ΔY

OUT  PUT

FIX ：X、Y、k、θ
STEP1

STEP2

STEP3

FINAL

FREE ：ΔX、ΔY、k
FIX ：X、Y、θ

FIX ：X、Y

FREE ：ΔX、ΔY、k、θ

FREE ：ΔX、ΔY、k、θ、X、Y

図 5.5: パラメーターの最適値を求めるフローチャート。各 STEPで収束した値を次の STEP
の初期値とする。
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ここで、X、Y の出力値が設定値からどれだけ離れているかを示す図を 5.6に表す。図 5.6よ
り、設定倍率が大きくなる程、設定値からばらついて分布する傾向にあることが見てとれる。

図 5.6: シミュレーションにおけるX、Y の真の値からのずれ。原点からの距離が X、Yそれ
ぞれのずれの大きさを表す。△：倍率 0.994 、□：倍率 0.997、○：倍率 0.999 のとき。設定倍
率が大きくなる (膨張係数が大きくなる)ほど、X、Y は真の値からちらばって出力される傾向
にあることがわかる。

次に膨張係数 kの出力値が設定値からどれほど離れているかを調べる為に、横軸を k0 − k(出
力値 -設定値)、縦軸に頻度をとったグラフを図 5.7に示す。これは、データ数が無限に多ければ
0を中心としたガウス分布に近付く事が予想される。

5.2.3 シミュレーション 2

前節でおこなったシミュレーションは、二つのイメージにもともとずれがないような状態で始
めた (θ0 = ∆X0 = ∆Y0 = 0)。しかし、実際のデータでは、初期値をいかにうまく設定し
ても、検出器に起因する二つのイメージの間のずれ (θ、∆X、∆Y )の値をプログラムによっ
て完全に 0にすることは不可能であり、必ずわずかなずれをともなう。今回のように最長でも
16.5ヵ月しか離れていないようなイメージは、膨張によって広がった大きさが ACISのピクセ
ル数に換算して 0～ 2ピクセル程度にすぎない。そのため、わずかなずれであっても、それに
よって他のパラメータの値が影響を受けてしまう可能性が考えられる。特に今回の解析で最も
重要なパラメータの一つである kの値が、二つのイメージの間のずれの大きさによって真の値

からどの程度ずれるのか、ということは大変興味のあることである。そこで、あらかじめ二つの

イメージに、 0～ 1ピクセル程度のずれを与えておき、ずれた状態のまま、 kのみを変化させ

て、相関が最大となる kの値を調べた。ずれの大きさを少しずつ変化させながら 10回にわたっ
て kを測定し、真の値からのばらつきを調べた。結果を図 5.8(上)に示す。なお、ここで、横軸
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×10ー2Δk

頻
度

図 5.7: シミュレーションでの設定値 (k0)と出力値 (k)との差の頻度分布。データの個数が増え
れば 0を中心としたガウス分布に近付くことが予想される。

は設定した kの値、縦軸は 10回の測定での kの平均値にそれぞれの標準偏差を
√

n (nはデー
タの個数。この場合は 10)で割った値を誤差としてつけたものである。なお、このようにして
求められた誤差のことを今後、標準誤差と呼ぶことにする。次に同じシミュレーションを、今度

は二つのイメージ間のずれを倍の 1～ 2ピクセルの間で変化させながら行なった。このときの
結果を図 5.8(下)に示す。 0～ 1ピクセルのずれがあった時と比較して、各 kに付く誤差が 3倍
以上に大きくなっていることが分かる。このことから、実際のデータで kを測定する際には、

できるかぎり二つのイメージの間のずれを小さくしなければならないことが分かる。なお、これ

ら二つの場合の平均値と標準誤差を表 5.6にまとめた。

設定倍率 平均値 標準誤差 平均値 標準誤差

0.995 0.994860 0.000178 0.994950 0.000877
0.996 0.995816 0.000273 0.996021 0.000838
0.997 0.997161 0.000171 0.997062 0.000855
0.998 0.997924 0.000147 0.997888 0.001004
0.999 0.998844 0.000132 0.999115 0.001103
1.000 0.999862 0.000246 0.999780 0.001152

表 5.6: 二つのイメージ間にずれがあるときの kの平均値と標準誤差。それぞれは 10回ずつ測
定している。 (左)ずれ:0～ 1ピクセル (右)ずれ:1～ 2ピクセル。ずれの大きさが 2倍になる
と、標準誤差の値は 3～ 10倍に大きくなっていることが分かる。
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k設定値

k出
力
値

図 5.8: 二つのイメージ間にあらかじめずれを与えた時の kの出力値の様子。 (上)0～ 1ピクセ
ルのずれを与えたとき。 (下)1～ 2ピクセルのずれを与えた時。点線は y=xの直線である。ず
れが完全に 0であればすべての点はほぼこの直線上にのる。
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これまでのシュミレーションによって分かったことを次にまとめる。

1. 6次元空間での相関の値は単純な凸関数でなく、局所的な最大値を多数持つため、 6パラ
メータを変化させる際は、初期値を図 5.5のようにして、あらかじめ真の最大値を出力す
るような位置付近に設定しておく必要がある。

2. プログラムによって得られた爆発中心 (X、Y )は、膨張係数の値が大きくなる程、真の値
からばらつく傾向にある。

3. 最長で 16.5ヵ月しか離れていないようなイメージの比較には、イメージ間のわずかなずれ
の大きさが kの値に大きく影響を与える。
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5.3 解析

5.3.1 データの抽出

次に、実際に時期の離れた 2つのデータを用いて、プログラムを実行する。まず、表 5.1に記
載されてある on axisの 14個のデータを取得時期によって分類した (表 5.7参照)。これらは大
きく 5つに分けられ、ここから異なる時期のデータ組を抽出することが可能である。そこで、
これら 14個のデータのうち、最も新しい ID1547のイメージのパラメータを変化させ、残る 13
個のイメージとの比較を順におこなった。表 5.8に抽出したデータ組と時間間隔を示す。

データの取得時期 ID

1999-08 214,220,221,222
2000-01 114
2000-02 226,230,233,235,236,237
2000-05 194,198
2001-01 1547

表 5.7: 時期の異なるデータの組。

時間間隔 (ヵ月) ID(FREE) ID(FIX)

16.5 1547 214,220,221,222
11 1547 114

10.5 1547 226,230,233,235,236,237
7.5 1547 194,198

表 5.8: 解析に用いたデータ組の要素と時間間隔。 FREE:パラメータを変化させる側、FIX:パ
ラメータを固定する側。

5.3.2 プログラムの実行

まず、 6つのパラメーターの初期値を設定する (表 5.9)。シミュレーションと同じように、徐々
に FREEパラメータを増やしていく方法で相関の最大値を与えるパラメータを 13個の組すべ
てについて求めた。結果を表 5.10に示す。
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パラメーター 初期値 最小値 最大値

X — free free
Y — free free
k 1.0 0.98 1.02
θ 0 free free

∆X 0 -5.0 5.0
∆Y 0 -5.0 5.0

表 5.9: 相関の値を決める 6パラメータの初期値。 X、Yの初期値はそれぞれのイメージで中性
子星があると考えられている点 (RA： 23:23:27.90、DEC： +58:48:42.27)を physical座標の
値で与えた。

時間間隔 (ヵ月) ID(FIX) ID(FREE) 出力パラメータ (X,Y,θ,k,Δ x,Δ y) 最大相関値

16.5 1547 214 (4257,4321,0.0,0.99752,-0.61,0.50) 0.7701
16.5 1547 220 (4218,4321,0.80e-3,0.99666,-0.66,0.51) 0.7708
16.5 1547 221 (4221,4314,-0.21e-2,0.99688,-1.18,0.07) 0.7497
16.5 1547 222 (4218,4305,0.47e-10,0.99523,-0.81,-0.04) 0.7579
11.0 1547 114 (4180,4315,0.17e-3,0.99814,0.13,-0.44) 0.7425
10.5 1547 226 (4057,4441,-0.16e-2,0.99818,-0.21,0.66) 0.7824
10.5 1547 230 (4218,4321,-0.16e-3,0.99777,-0.43,0.01) 0.7872
10.5 1547 233 (4218,4311,-0.20e-3,0.99833,-1.58,0.34) 0.7393
10.5 1547 235 (4218,4259,-0.40e-2,0.99681,-1.44,-0.13) 0.7362
10.5 1547 236 (4182,4314,-0.13e-2,0.99773,-0.17,-0.53) 0.7554
10.5 1547 237 (4218,4308,0.26e-2,0.99694,0.85e-2,1.01) 0.7492
7.5 1547 194 (4347,4321,-0.40e-2,0.99841,-1.11,-0.34) 0.7825
7.5 1547 198 (4219,4313,0.0,0.99809,0.19,0.44) 0.7833

表 5.10: 相関の最大値を与える 6パラメータの出力結果。
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5.3.3 膨張率、爆発中心の推定

表 5.10に記した点を、横軸を時間間隔、縦軸を膨張係数としたグラフ上にプロットした (図 5.9)。
これらの値から、真の膨張係数を見積もる為、以下の作業をおこなった。まず、各時間間隔での
膨張係数の平均値と誤差を求める (表 5.11)。平均値を計算する際、各膨張係数の値に付く真の
誤差が分からない為、それぞれの統計的な重みは考えていない。また、誤差としては、シミュ

レーションの項で定義した標準誤差を採用した。データ数が 1つしかないもの (11ヵ月)に関し
ては、標準誤差が定義できないため、除外した。

時間間隔 (月) k平均値 標準誤差

7.5 1.0017531 0.000113
10.5 1.0023857 0.000234
16.5 1.0034418 0.000418

表 5.11: それぞれの時間間隔での kの平均値と標準誤差。

次にこれらの点をグラフ上にプロットし、最小二乗法により、一次関数でフィッティングした
(最小二乗法については appendix参照)。 結果を図 5.10、表 5.11に示す。この時の一次関数の
傾きから、Cas Aが等速で膨張していると仮定した時の膨張率は 0.230±0.052％yr−1と見積も

る事ができる。また、この値より算出した Cas Aの年齢は 434±98(年)となる。
次に、膨張率と同時に得られた、爆発中心X、Y の値を Cas Aのイメージに重ねてプロット

した (図 5.12参照)。これらはシミュレーションによって、時間間隔が小さくなる程、ばらつい
て分布する傾向にあり、誤差も大きくなることが分かった。そこで、これらの点から全体の平均

値と標準誤差を求めるのに、単純に相加平均をとるのでなく、各時間間隔ごとの誤差を重みとし
て加える。それぞれの時間間隔での中心座標の値を r1 ± s1、… rn ± snとすると、全体の重み

付き平均値 r̄と標準誤差 s̄は、

r̄ =
∑n

i=1 riwi∑n
i=1 wi

s̄ =

√
1∑n

i=1 wi

の関係式から求まる。ただし wi = 1/s2
i (i=1,…,n)である。こうして求められた平均値と標

準誤差を図 5.13、表 5.12に示す。以上の結果について次章で詳しく議論する。

RA DEC
中性子星 (?) 23:23:27.9±0.06 +58:48:42.7±0.5
結果 23:23:27.3±0.5 +58:48:45.2±1.0

表 5.12: 全データの爆発中心の重み付き平均値と標準誤差
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図 5.9: 全データによる膨張係数と時間間隔の関係を表したグラフ。
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図 5.10: 膨張係数の平均値と時間間隔の関係を表したグラフ。誤差として、各時間間隔に含まれ
るデータの標準偏差をつけた。また最小二乗法によりフィッティングを行なった。

a σa b σb χ2

0.192 × 10−3 0.196 × 10−4 1.0003 0.388 × 10−3 0.06

図 5.11: 一次関数 y＝ ax+bでフィッティングしたときのパラメータとその時の χ2の値。 σは

68パーセントエラーである。
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50arcsec

図 5.12: 相関の最大値を与える爆発中心。●:16.5ヵ月 ■: 11ヵ月 ▲: 10.5ヵ月 ▼： 7.5ヵ月の
時間間隔を表す。一般的に時間間隔が短くなるほど、散らばって分布する傾向にある。図中の原

点は中性子星があると考えられている場所である。右図はσ=4の強度マップで描いてある。
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図 5.13: 相関の最大値を与える爆発中心 (平均値と標準誤差)。
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考察

前章で、Cas Aの膨張率と爆発中心を推定した。膨張率や爆発中心を推定する際に、最も慎重
な取り扱いを要するものの 1つが、それらの値につく誤差の値である。誤差には大きく分けて、
統計誤差 (stastical error)と系統誤差 (systematic error)の 2つがある。統計誤差とは、放射線
のカウント数などのように、一定時間あるいはある特定の条件内で起こる現象の数を数えるよ

うな実験に特有のもので、データのばらつきの原因となる。同日に取得した Cas Aのイメージ
が全く同じものにならないのは統計誤差によるものである。一方、系統誤差とは測定器の性能に

よって、測定値が真の値からずれてしまうことを言い、測定器の性能を上げることによって、小

さくする事ができる。二つのイメージ間のずれによって、 kが真の値からばらつくのは、系統

誤差によるものである。
これらの誤差のうち、どちらの誤差がより結果に影響を与えるのか、もしくはどちらも無視でき

ない大きさなのか、といったことは実験や解析の手法によって異なるため、実際にそれらをおこ

なったうえでなければ評価する事は難しい。今回、複数のデータを用いて、各時間間隔での標準
誤差を求め、そこから誤差を推定したが、これは統計誤差と系統誤差の両方を含んでいると考え

る事ができる。ここでは、これらの誤差の値がこれまでに EINSTEINや ROSATといった衛星
で求められた値とどれほど違うのか、といった比較をおこないながら、議論をすすめていく。

6.1 膨張率の比較

これまでに X線で得られた膨張率と、今回の結果を表 6.1にまとめた。精度では劣るものの、
わずか 1年あまりの時間間隔から、これまでの結果と大きく矛盾しない結果が得られた。

名前 膨張率 (％yr−1) 年齢 衛星 最大時間間隔 (年)

Jacco Vink et al.(1998) 0.200± 0.006 501± 15 Einstein-ROSAT 16.97
Koralesky et al.(1998) 0.20± 0.01 500± 25 Einstein-ROSAT 17.0
今回の結果 (2002) 0.23± 0.052 433± 98 Chandra 1.4

表 6.1: 過去の論文に掲載された膨張率との比較。
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6.2 爆発中心の比較

CasAの爆発中心はこれまで、様々な波長で推定されている。過去の論文に掲載された爆発中
心を表 6.2にまとめた。これらを今回の解析結果と比較する為に、 Cas Aのイメージに重ねてプ
ロットした (図 6.1)。

Reference Date Observation Type RA(2000) DEC(2000)

Minkowski 1959 Optical 23:23:27.61±0.4 +58:48:44.5±8
VDBK 1983 Optical 23:23:27.72±0.1 +58:47:46.1±1

Fabian et al 1980 X-ray 23:23:26.0 +58:49:08.5
Tuffs 1986 Radio 23:23:26.0±0.4 +58:48:48.2±4.4

Anderson et al 1995 Radio 23:23:26.10±0.2 +58:48:48.2±3.1
Reed et al 1995 Optical 23:23:26.60±0.09 +58:49:00.5±0.8
今回の結果 2002 X-ray 23:23:27.3±0.5 +58:48:45.2±1.0

表 6.2: 過去の論文に掲載されたさまざまな波長での CasAの中心

図中の原点は中性子星があると考えられている位置である。 Chandra以前の衛星では空間分
解能が悪く、中性子星をイメージから見分ける事はできなかった。しかし、空間分解能 0.5″の
Chandra衛星ではイメージの中心に明らかに点源を見る事ができる。これはその位置から推測
して、爆発後に残った中性子星であることはほぼ間違いないと考えられている。超新星爆発はも
ともと中性子星を中心として爆発したはずであるから、もし現在の爆発中心の位置がずれていれ

ば、それは中性子星が運動している事による。今回の解析で求まった爆発中心から、中性子星の

速度を計算することができる。中性子星の位置を図 6.1中の原点にとり、そこからの爆発中心ま
での距離を、今回求まった年齢、 434±98年で割って求めた中性子星の速度は 187±156 km/s
となった。なお、ここで Cas Aの直径： 5 ′� 5pc1 を用いた [25]。

6.3 誤差の評価

これまで、X線による Cas Aの膨張率と爆発中心の推定をおこなってきた。空間分解能 0.5″
というすぐれた性能をもつ Chandra衛星で、これらの値の精度を、より向上させることが本論
文の最終的な目標であったが、残念ながら精度を上げることはできなかった。これには大きく分

けて二つの原因が考えられる。

一つは、検出器に起因するイメージ間のずれである。プログラムによって相関の最大値を求める
際に、同時にずれを小さくするように補正はしているものの、今回の誤差の大きさを考える限

り、完全に無視できる程度にまで小さくする事ができなかったと考えられる。今回のようにわず

かな時間間隔で kを測定する際は、検出器に起因するもともとのわずかなずれ (θ,∆X,∆Y )に
よって、 kの標準誤差の値が影響を受ける事がシミュレーションの結果より分かった。シミュ

レーションによれば、ずれの大きさが 2倍になれば、その時の kの標準誤差は 3～ 10倍程度に
まで大きくなってしまう (第 5章参照)。各時間間隔で求まった kの標準誤差と、Cas Aの年齢
の誤差との間には密接な関係がある。以下でその関係式を導き出し、ずれの大きさをどの程度に

1pc:パーセク。 1pcは 3.26光年である
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図 6.1: 爆発中心の比較。新たにプロットされたものが、過去に論文に掲載された爆発中心であ
る。
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とどめれば、精度を今よりも上げる事ができるのか、議論する。
今、各時間間隔での kの標準誤差を siとおくと、全体を y＝ ax+bの形でフィッティングし

たときの、傾き aの誤差 saは、最小二乗法と誤差伝搬の法則を用いて計算すると、

sa =

√√√√ 1
∆

n∑
i=1

1
s2
i

(6.1)

となる (appendix参照)。ただし、

∆ =
∑ 1

s2
i

∑ 1
s2
i

x2
i − (

∑ 1
s2
i

xi)2

である。ここで簡単のため、各時間間隔につく誤差 siがすべて等しいと仮定し2、これを sとお
くと、式 6.1より

sa ∝
√

ns2 (6.2)

となる。最終的な Cas Aの年齢は aの逆数を計算する事によって求まるが、その誤差 sT は、

誤差伝搬の法則より

sT = T
sa

a
(6.3)

となる。ただし、 T は Cas Aの年齢で 1/aから求まる。式 6.2を式 6.3に代入すると、最終的
に

sT ∝ s

という関係が求まる。これが求めたかった関係式である。これより、年齢の誤差は、各時間間隔

での kの誤差に比例する事が分かる。このことから、今回求まった年齢の誤差、±98年の精度
を過去の値 (±15年 [25])よりも上げるためには、少なくとも各時間間隔での kの標準誤差を今
の値の 1/10程度まで小さくしなければならないことが予想される。
精度が悪くなった二つめの原因として考えられることは、膨張率を求めるのに、キャリブレー

ション用のデータを用いた為、光子数が少なく、統計が悪かったことである。 ID114は解析用
の光子数の多いデータであるが、比較するものとの光子数の差があまりに大きく3、この場合、

原因は不明であるが、プログラムが、期待される値から大きくはずれた値を出力してしまうこ

とが解析を進めていく上で分かった。そのため、今回の解析で、膨張率と爆発中心といった、
最終的な結果を導き出す際にも、 ID114と比較した値は使用していない。また、キャリブレー
ション用の露出時間の短いデータ同志を重ね合わせて統計を良くする、という方法も考えられる

が、これまで述べてきたように二つのイメージ間のずれを無視できる程度にまで補正することが
今の段階では難しいこと、また、最も新しい、 2001年 1月に取得されたデータは一つしかなく
(ID1547)、重ね合わせるものがないことなどを考慮し、今回は断念した。

2等速で膨張しているような理想的なモデルであれば、この仮定は正しいことがシミュレーションから分かってい
る (図 5.8参照)。

3ID114以外のデータはみな、 ID114の光子数の 2パーセント～ 6パーセント程度しかない
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結果

今回の解析で得られた結果をまとめる。

1. 空間分解能 0.5″の Chandra衛星を用いて、Cassiopeia Aの観測をおこない、膨張率、
年齢、爆発中心、中性子星の速度、を求めた。

膨張率 (％ yr−1) 0.23± 0.052
年齢 (年) 433± 98
爆発中心 (RA,DEC) 23:23:27.3±0.5,+58:48:45.2±1.0
中性子星の速度 (kms−1) 187±156

2. EINSTEINや ROSATを用いてこれまでに調べられた値と、誤差の範囲で一致したこと
から、Cassiopeia Aの膨張率を Chandraを用いて初めて確認することができた。

3. Cassiopeia Aの膨張率と爆発中心を、同時に誤差つきで求める手法を X線では初めて求
めた。
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付録 A

関数の極値を出力させるプログラムのアルゴリズム

本論文で、相関の最大値とその時のパラメーターの値を求めるためにプログラムを作成した。プ

ログラムは大きく分けて

• ある点でのパラメータ1 を一つ与えた時に、その点に対応する相関の値を計算して出力す
る。

• パラメータを様々に変化させたときの相関の極大値を出力する。

の二つの部分からなる。関数の極値を求めるプログラムはすでに多く作られており、これらはい

ろいろなソフトウェアと結び付いて使われ、その利用頻度は高い。例えば複数のデータ点をある
関数でフィッティングするような場合、次項で説明する最小二乗フィット (χ2フィット)という
方法がよくとられるがここでの χ2の最小値を求めるような場合にも、こういったプログラムが

用いられる。ここでは、これら、関数の極値2 を求めるためのプログラムのアルゴリズムをいく
つか紹介しておく。本論文の解析で用いた、相関の極大値を求めるプログラム3 も以下で説明す

る 2つのアルゴリズムを組み合わせて作られている。なお、詳しくは [30]を参照のこと。

1. GRADIENT METHODS

これは関数のある点での傾き (gradient)を計算し、関数の値が小さくなる方向にパラメー
タを微小距離だけ動かすものである。関数を f(r)、関数の傾きを ∇f(r)とするとパラメー
ターをある点から極小値の方向へ微小距離動かすには

r′ = r + a ∗ ∇f(r) (A.1)

という変換を行えば良い。ここで aは定数で、パラメーターを動かす幅によって適当な値
に設定されたものである。また、関数の微分は実際のプログラム上ではパラメーターの微

小距離∆rを設定し、

∇f(r) � f(r + ∆r) − f(r)
∆r

(A.2)

の関係式より求める。

1今回の場合、 (X,Y ,k,θ,∆X,∆Y )である。
2単調関数の場合には最大値や最小値となる
3ここであげたプログラムはすべて極小値を求めるものを対象としているが、極大値を求めたい場合には関数を分

母にしたあたらしい関数 (1/F)の最小値を求めればよい。
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式 (A.1)によって得られたパラメーター、 r′はより極小値に近付いたパラメーターである。
この作業を繰り返し、グラフの傾き ∇f(r)がある設定値以下になったときにプログラムを
終える。また、そのときのパラメータの値を、極小値を与えるパラメータとして出力する。

この方法の問題点は、 aや ∆rの適切な値が関数 fの形や求めたいパラメーターの精度な
どによって大きく依存する為、適切な値を設定する事が非常に難しい事がある。

2. SIMPLEX METHODS

これは関数が n個のパラメーターを持つような場合に n+1個の点を用いて、極小値を探
す方法で、たくさんのパラメータを持つような関数の極小値を求めるのに適している。こ

こでは説明の為、パラメータを 2個に限定し (X1,X2)、 2次元ヒストグラムを使って、
この方法を用いた極小値の求め方を解説する。まず、互いに異なるように、パラメータを
3つランダムにとる。このとき、それぞれのパラメータには 1対 1に対応する関数の値が
存在するが、そのうち関数の値が最も小さい点を rL、関数の値が最も大きい点を rHと

する。残った値を rとおく (図 A.1参照)。次に最も関数の値が大きい rHを除いた点の重
心、 r̄を以下の式にしたがって求める。

r̄ =
1
n

(
n+1∑
i=1

ri − rH

)
(A.3)

次に r̄を用いて、 r∗＝r̄ + (̄rーrH)で表される r∗を求め、ここで、 f(r∗)＜f(rL)ならば
r∗∗＝r̄ + 2(̄rーrH)を、 f(r∗)＞f(rH)ならば r∗∗＝r̄ + 1/2(̄rーrH)を計算する。
f(rL)＜f(r∗)＜f(rH)ならば、 r∗＝r∗∗とする。こうして計算された r∗∗は以前の rHより

も極小値の方向に近付いているので r∗∗を rHと置き換え、 (rL、r、r∗∗)の 3点で同じ作
業を繰り返す。こうすることによって、 3つのパラメータでの関数の値は徐々に極小値に
近付いていくと同時に、 rHとrLにおける関数の値の差もまた、小さくなっていく。 rHとrL

での関数値の差がある設定値以下になったときにプログラムは終了する。
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図 A.1: SIMPLEXのアルゴリズム。分かりやすくするためパラメータを 2個に限定している。
横軸、縦軸はそれぞれパラメーターの値を表し、各点には関数の値が一つずつ対応して存在す

る。



付録 B

最小二乗法

最小二乗法は χ2フィッティングとも言われ、実験データの分布の仕方から、それらのデータ点

が従う関数を探し出す、統計物理には欠かせない手法である。本論文では Cas Aの膨張率と経
過時間との関係を求めるのに最小二乗法を用いた。最小二乗法は最尤法という考え方と密接に結
びついている。ここでは、最小二乗法の元となる最尤法の考え方と、その応用としての最小二乗

法について順に解説していく。 (詳しくは [31]を参照の事)

B.1 最尤法

実験で得られたデータ標本 x1, x2,…, xnが何らかの関数形をもった母集団に属しているとす

る。このとき、「数多くある母集団のデータ点の組合せの中から、 x1, x2,…, xnのようなデー
タの組合せが得られたのは、その時点においてそのような組合せが得られる確率が最大であった

からである」と考え、データ点の元となる母集団を推定するのが最尤法の考え方である。ここで

は特に母集団が、正規分布をするような場合に限って話を進めていく。

今、母集団が平均値 µ、分散 σ2の正規分布をすると仮定する。このとき、 n回の測定で x1, x2,…, xn

を観測する確率は

P (x1,…, xn) =
(

1√
2πσ

)n

exp

[
− 1

2σ2

n∑
i=1

(xi − µ)2
]

と表せる。ここで P (x1,…, xn)を最大にするような µと σ2の値を母集団の µと σ2の推定値と

するのである。そこで今、P (x1,…, xn)の値が極大値にあるとして、P (x1,…, xn)を µおよび

σ2でそれぞれ微分し 0とおく。
∂P (x1,…, xn)

∂µ
= 0

∂P (x1,…, xn)
∂σ

= 0

計算過程は省略するが、これらの関係式を解くことによって最も確からしい母集団の平均 (µ′)
と分散の推定値 (σ′)が求まり、以下のような関係式になる。

µ′ =
1
n

n∑
i=1

xi (B.1)
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σ′2 =
1
n

n∑
i=1

(xi − µ)2 (B.2)

ただし、 (B.2)での µは母集団の母平均であり、分かっていない値の為、普通はこれを (B.1)
により求まった µ′と置き換え、標本分散と呼ぶ。

B.2 最小二乗法

これまでは測定値として同一な母集団からの測定値、 x1,…, xnという n個のデータを考えて
きた。ここからは、 x1に対応してy1を、…xnに対応してynというように 2個ずつ対になった n
個のデータ組を考える。これらの組は正規分布からの標本であると考えるが、かならずしも同一

の母集団に属する必要はない。こうして n組のデータ、 (x1, y1), (x2, y2),…, (xn, yn)が得られ
たとき、これらのデータがどのような関数形にそって分布しているのか調べるのが最小二乗法の

目的である。簡単の為、それぞれの xi (i = 1,…, n)には誤差がないとする。合わせたい関数
f は、 xを独立変数、 yを従属変数と考えて、

y＝f(x)

と表すことができる。 yiの母平均をf(xi)と仮定すると、 yiを観測する確率 Piは

Pi =
(

1√
2πσ

)n

exp

[
−1

2

(
yi − f (xi )

σi

)2
]

となるから、 n個の観測値 (x1, y1),…(xn, yn)の組を得る確率 Lは

L =
n∏

i=1

Pi =
n∏

i=1

(
1√
2πσ

)n

exp

[
−1

2

(
yi − f (xi)

σi

)2
]

(B.3)

と表される。ここで最尤法の考え方を用いて、Lを極大にするような関数が、合わせたい関数
f であるとするのである。 Lを極大にするには、 (B.3)の指数関数の中の

χ2 ≡
n∑

i=1

(yi − f(xi))2

s2
i

の部分を極小にすることだと考える事もできる。ここで母分散 σ2
i を既知の値 siで置き換えた。

χ2が極小値をとる条件として、未定の係数で微分してそれぞれを 0とおく。合わせたい関数
を m次関数 f(x) = a1x + a2x

2 +… + amxmと置くと、以下のようなm個の連立方程式とな
る。

n∑
i=1

yi − f(xi)
s2
i

∂f(xi)
∂aj

= 0 (j = 1,…,m) (B.4)

次に最小二乗法の一番簡単な例として n組のデータ、 (x1, y1), (x2, y2),…, (xn, yn)の組を本
論文のように直線でフィッティングすることを考える。合わせたい直線の方程式を

f(x) = ax + b (B.5)
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とする。式 (B.5)を係数について微分した後、式 (B.4)に代入し整理すると、

n∑
i=1

1
s2
i

yi = a
n∑

i=1

1
s2
i

+ b
n∑

i=1

1
s2
i

xi

n∑
i=1

1
s2
i

xiyi = a
n∑

i=1

1
s2
i

xi + b
n∑

i=1

1
s2
i

x2
i

これらの関係式から係数 a,bが以下のように求まる。

a =
1
∆

(∑ 1
s2
i

∑ 1
s2
i

xiyi −
∑ 1

s2
i

xi

∑ 1
s2
i

yi

)

b =
1
∆

(∑ 1
s2
i

yi

∑ 1
s2
i

x2
i −

∑ 1
s2
i

xi

∑ 1
s2
i

xiyi

)

ここで、∆ =
∑ 1

s2
i

∑ 1
s2
i
x2

i −(
∑ 1

s2
i
xi)2である。なお、

∑
はすべて 1から nまでの和とする。

また、係数 a,bの誤差 sa、sbは誤差伝搬の法則より計算できて

s2
a =

∑(
∂a

∂yi

)
s2
i =

1
∆

∑ 1
s2
i

2

s2
b =

∑(
∂b

∂yi

)
s2
i =

1
∆

∑ 1
s2
i

2

x2
i

となる。



付録 C

相関関数を 3次元的に見る方法

本論文で用いてきた相関の値は (X,Y, θ, k,∆X,∆Y )の 6つのパラメータを持つような関数に
よって表される。これは 6次元空間での関数であり、一般に平面に描く事は難しい。しかし、
座標とするパラメータを 3つに限定し、また、今回の解析のように関数の全体のおおまかな概
観のみが知りたいときには、 3次元ヒストグラムとして表す事が可能であった。その方法を以
下に記す。

まず、 3次元ヒストグラムの座標軸とするパラメータは、爆発中心 (X,Y )と相関の最大値 Smax

である。ここで X,Y は Cas Aを格子状に区切ったときの各格子の中心点とする。 (図 C.1参照)

50arcsec

図 C.1: Cas Aの中心部分を 10×10の格子状に分割し、各格子の中心を X、Y とする。

横軸に X、Y をとり、シミュレーション用に用意したイメージ (片方があらかじめ縮小させ
てある)を用いて、それぞれの X、Y で残る 4つのパラメータを変化させたときの相関の最大
値 Smaxを調べ、縦軸にとる。このとき、本文第 5章でとりあげたように、初期値の与え方に
よって相関関数の形は変わる。今回、 X,Y を固定している為、変化させるパラメータは 4つで
あるが、 4つを初期値から同時に変化させた場合と、本文中の式 (5.5)で示したような方法によっ
て徐々に初期値を変化させていった場合の二通りについてそれぞれ 3次元ヒストグラムを描い
た (図 C.2)。 FREEパラメータを徐々に増やしていった場合、相関の値は X、Y のきれいな凸
関数となる。



60 付録 C 相関関数を 3次元的に見る方法

FREEパラメータを徐々に
増やしていった場合

一斉にFREEパラメータとして
変化させた場合

X

Smax

Y

X

Y

Smax

図 C.2: 初期値の与え方による相関関数の振舞いの違い。パラメータの初期値を適切に与えたと
き、相関の最大値は X、Y のきれいな凸関数となることが分かる。
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