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Abstract

近年 X線天文衛星すざくの観測などにより、超新星残骸 (Supernova Remnant; SNR)

から再結合が優勢な過電離プラズマ (Recombining Plasma; RP)が発見された。この RP

の形成は、SNRプラズマが電離が優勢な状態 (電離優勢プラズマ; IP)から電離と再結合
が平衡な状態 (電離平衡プラズマ; CIE)へと進化する従来考えられていた過程では達成さ
れない。そのため先行研究では様々な物理的成因を提案してきたが、いまだに明らかに
なっておらず、今日も議論が続いている。
W28(G6.4-0.1) は RP が確認されている超新星残骸の 1 つである。爆発してから 3–6

万年経過しており、地球からの距離が約 2 kpcと近くに位置している。またその視直径は
約 48分と大きい。北東領域と南西領域においてシェルが形成しており、北東では分子雲
と相互作用していることがわかっている。本研究ではこの大きな視直径と位置による環境
の違いに着目し、W28を空間分解しスペクトル解析を行うことで、RP成因を調査した。
さらに、Fe Heα輝線放射の分布とプラズマ状態についても初めて定量的に調査した。
W28を 7個の領域に分け、領域ごとにスペクトル解析を行った。その結果、W28全体

が RPであることを明らかにした。さらに、全ての領域において RP遷移時の電離温度の
元素依存性を初めて明らかにした。このことは RP遷移が電離非平衡状態から遷移したこ
とを示唆している。再結合タイムスケールから推定した RP遷移後の経過時間と各領域の
電子温度の分布では、RP形成が熱伝導や断熱膨張の電子冷却では難しいことをが分かっ
た。またシミュレーションにより、IPにおいて電離温度の元素依存性を説明できないこ
とがわかった。
Fe Heα分布が南西方向に伸びた異方性を持つことを初めて発見した。そのスペクトル

には顕著な Fe He 状 RRC 構造が見られ、この領域も RP になっていることを明らかに
した。
低エネルギー側のスペクトルを説明する RPよりも高い初期状態 (初期電離温度)であ

るが、RP形成からのタイムスケールは 4000年未満で同程度であることが分かった。ま
た、広く使用されているスペクトルモデル (XSPEC、SPEX)では Fe He状 RRC、ある
いは Fe Heγ 輝線が完全には説明できなかった。モデルの不完全性によるものか、今後の
検証が必要である。
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第 1章

X線放射

宇宙にある天体はさまざまな高エネルギー現象により、100万度以上の高温状態のプラ
ズマになることがある。このプラズマからは X線など高エネルギー電磁波が放射される。
本章では代表的な放射とその基礎的な過程を述べる。

1.1 熱制動放射

高温状態のガスでは原子は電離してプラズマとなり、イオンと電子により構成される。
これらの荷電粒子は加速度を受けると、電磁波を放射する。プラズマ中の熱的な分布にあ
る電子がイオンとのクーロン散乱により軌道が曲げられる。この時の放射を熱制動放射
と呼ぶ。同種粒子同士の散乱 (イオン同士、電子同士)での散乱では放射されない。また、
イオンの質量は電子に比べて ∼2000倍大きいためイオンは動かない。そのため、電子に
よる放射のみを考えれば良い。単位体積、単位時間、単位周波数あたりの熱制動放射の強
度は、

dW

dV dtdν
= 6.8× 10−38 T−1/2 Z2neniexp

(
− hν

kT

)
gff [ergs cm−3 s−1 Hz−1] (1.1)

となる。ここで T、Z、ne、ni、h、ν、kはそれぞれ温度、原子番号、電子密度、イオン密
度、プランク定数、振動数、ボルツマン定数を表す。gff は Gaunt因子と呼ばれ、X線
帯域でのプラズマは

gff =

(
3

π

kT

hν

)1/2

(1.2)

で近似される。式 (1.1)から、スペクトルは hν < kT ではべき関数、hν > kT では指数関
数的に落ちることがわかる。この時、スペクトルの落ち方が変わる温度 hν ≃ kT を調べ
ることで、プラズマ中の電子温度を推定することが可能である。図 1.1に kT = 1.0 keV

の制動放射のスペクトルを示す。

1.2 シンクロトロン放射

磁場中の荷電粒子は磁場によりローレンツ力を受けて加速度運動するため、電磁波を放
射する。荷電粒子 (主に電子)が相対論的な速度で運動する場合の電磁波の放射をシンク
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図 1.1: 電子温度 1.0 keVにおける熱制動放射のスペクトル。

ロトロン放射と呼ぶ。シンクロトロン放射の強度は磁場が強いほど、電子の数が多いほど
大きくなる。スペクトルはよくべき関数の形で近似することができるため、エネルギース
ペクトルを N(E)とするとシンクロトロン放射の強度は、

I(E) ≡
∫

N(E)dE = N0E
−Γ [ergs s−1] (1.3)

と書くことができる。ここで Γ は光子指数である。図 1.2 に Γ = 1.41 のスペクトルを
示す。
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図 1.2: 光子指数 Γ=1.41におけるシンクロトロン放射のスペクトル。
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1.3 輝線

イオンにおいて、高いエネルギー準位に励起した電子が低いエネルギー準位へと遷移す
るとき、準位の差に相当するエネルギーを持つ光子を放出する。これを輝線と呼ぶ。輝線
のエネルギーは、元素の種類とイオンの電離状態によって異なる。例えば束縛電子が 1個
になるまで電離した (H状)イオンにおいて、主量子数を n(K殻は n = 1、L殻は n = 2)

として、電子が n → n′ のエネルギー準位へ遷移したときに放射される輝線のエネルギー
は、近似的に

E ∼ Z2Ry

(
1

n2
− 1

n′2

)
(1.4)

と書くことができる。Ry、Zはそれぞれリュードベリ定数 (∼13.6 eV)、原子番号である。
式 (1.4)からわかるように、輝線はとびとびのエネルギーとなるため、スペクトルは離散
的な線スペクトルになる。
イオンの電離状態 (電子配置)が異なると、エネルギーが変化する。H状イオンに比べ

て電子が増えることで、ある電子がイオンから受ける電場の一部が遮蔽され、エネルギー
準位が変わるからである。これにより、異なる電離状態のイオンの輝線は分かれており、
それらのイオンの存在比が分かる。これはプラズマの電離進行度を示す。
また電子の遷移が L→K殻であれば α輝線、M→K殻であれば β 輝線と呼ばれる。そ

のため例えば鉄の He状イオンについて、電子が L→K殻に遷移して輝線が放射された場
合は、Fe Heα 輝線となる。また、H状イオンの輝線はよくライマン (Lyman)輝線と呼
ばれることから、Fe Lyα輝線となる。中性状態であっても、外部から高エネルギー粒子
により輝線が生じ得る。内殻 (K殻)の電子が電離されて、上の準位の電子が遷移する際
に輝線 (FeI Kα)が放射される。これを蛍光輝線とも呼ぶ。

1.4 放射性再結合連続 X線

再結合は電離と逆の過程で、自由電子がイオンに捕獲されることである。その際、自
由電子の持つ運動エネルギーに対応する X線が放射され、これを放射性再結合連続 X線
(Radiative Recombination Continuum; RRC) と呼ぶ。RRC のエネルギーは自由電子
の運動エネルギーとイオンの束縛エネルギーの和である。束縛エネルギーはイオン化エネ
ルギーとも呼ばれ、電子を電離させるために必要な最小のエネルギーである。RRCの単
位体積、単位時間、単位周波数あたりのエネルギーは以下のように書くことができる。

dW

dV dtdν

 ∝ exp
(
−E−Eedge

kTe

)
(E ≥ Eedge)

[ergs cm−3 s−1 Hz−1]
= 0 (E < Eedge)

(1.5)

ここで E、Eedge、kTe はそれぞれ自由電子のエネルギー、イオンの束縛エネルギー、温
度である。式 (1.5)のように、スペクトルはイオンの束縛エネルギーでエッジをもち、プ
ラズマ温度に従って指数関数的に落ちる。束縛エネルギーは元素の種類、元素の電離状態
によって異なるため、エッジのエネルギーがわかればその元素と電離状態を知ることがで
きる。例えば鉄において、He状イオンの束縛エネルギーは 8.829 keV、H状イオンの束
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縛エネルギーは 9.278 keVである (Verner et al. 1996)。輝線と RRCのスペクトルは図
1.3に示す。
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図 1.3: 電子温度 1.0 keV、初期電離温度 5.0 keV、再結合タイムスケール 1.0×1011 cm−3 s

における 6-10 keV帯域のスペクトル。∼6.6 keVに Fe Heα輝線、∼6.9 keVに Fe Lyα

輝線、∼8.8 keVに Fe He-RRCのエッジが見られる。
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第 2章

超新星爆発と超新星残骸

恒星はその寿命が尽きた時、超新星爆発 (Supernova; SN) を起こす。爆発時のエネル
ギーは 1051 ergになる。超新星爆発時には星内部は高温・高圧になり、様々な重元素が合
成される。そのため超新星爆発は宇宙空間にエネルギーと重元素を還元する場であり、宇
宙の進化に重要な天体現象である。恒星及び超新星爆発そのものは視直径が小さく地球か
らは構造が観測できないが、爆発後に残る超新星残骸 (Supernova Remnant; SNR)を調
査することで合成された元素の量とその空間分布を知ることができる。

2.1 超新星爆発

2.1.1 恒星内核融合反応

水素燃焼

恒星の中心部は高温、高密度なため、恒星に豊富に存在する水素原子同士の核融合反応
が起こる。この反応を水素燃焼と呼び、太陽質量程度以下の主系列星で起こる ppチェイ
ンと、大中質量主系列星で起こる CNOサイクルがある。

• ppチェイン: ppチェインは 中心温度が ∼ 107 Kを超えると始まる。2つの水素
原子核 (proton; p)から重水素を経て 4Heが合成される。

p + p → 2He + e+ + ν (2.1)
2H+ p → 3He + γ (2.2)

3He + 3He → 4He + 2p (2.3)

• CNO サイクル: さらに中心温度が ∼ 1.8 × 107 K よりも高くなると、炭素、窒
素、酸素が触媒のような働きをして水素燃焼が進む。この反応を CNOサイクルと
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呼ぶ。

12C+ p → 13N+ γ (2.4)
13N → 13C+ e+ + ν (2.5)

13C+ p → 14N+ γ (2.6)
14N+ p → 15O+ γ (2.7)

15O → 15N+ e+ + ν (2.8)
15N+ p → 16O+ γ (2.9)
16O+ p → 17F + γ (2.10)

17F → 17O+ e+ + ν (2.11)
17O+ p → 14N+ 4He (2.12)

ヘリウム燃焼

水素燃焼により水素が使い果たされると、星は重力によって収縮を始める。この重力収
縮により星内部の温度と密度が上昇する。中心温度が ∼ 108 Kを超えると、ヘリウムの
核融合反応により炭素が合成される。この反応は 3つのヘリウム原子核により起こること
から、トリプルアルファ反応とも呼ばれる。

4He + 4He → 8Be (2.13)
4He + 8Be → 12C+ γ (2.14)

トリプルアルファ反応により生成した炭素の一部はさらにヘリウムと反応することで酸
素、ネオンが合成される。

12C+ 4He → 16O+ γ (2.15)
16O+ 4He → 20Ne + γ (2.16)

太陽質量 (M⊙)の約 8倍以下の恒星では、ヘリウム燃焼以上の反応が起こらず、中心部に
炭素と酸素のコアを持つ白色矮星となる。これよりも大きな恒星ではさらなる重力収縮に
よる温度上昇により、以下の燃焼反応で重元素の合成が行われる。

炭素、ネオン、酸素、ケイ素燃焼反応

中心温度が 6− 7× 108 Kになると炭素燃焼が始まり、主に炭素原子核からネオン、ナ
トリウム、マグネシウムが生成される。

12C+ 12C → 20Ne + 4He (2.17)

→ 23Na + p (2.18)

→ 24Mg + γ (2.19)

後には、酸素、ネオン、マグネシウムのコアが残る。式 (2.17)で放出された α粒子は中
性子過剰の 22Neや 18Oに吸収されて中性子を放出する反応を起こし、これによって放出



第 2章 超新星爆発と超新星残骸 10

された中性子はさらに他の原子核に吸収されて新しい中性子過剰核 23Na、25Mg、27Alを
合成する。
内部温度が ∼ 1.3× 109 Kを超えると、ネオンの燃焼が始まる。この反応ではネオンの
光分解を伴い、酸素、マグネシウム、ケイ素が合成される。

20Ne + γ → 16O+ 4He (2.20)
20Ne + 4He → 24Mg + γ (2.21)
20Ne + 4He → 28Si + γ (2.22)

さらに内部温度が上昇して ∼ 3× 109 Kになると酸素燃焼が始まり、酸素からケイ素や
硫黄が合成される。

16O+ 16O → 28Si + 4He (2.23)

→ 31P + p (2.24)

→ 32S + γ (2.25)

温度が ∼ 4× 109 Kを超えると、ケイ素燃焼やケイ素、硫黄、アルゴン、カルシウムの
α粒子捕獲によって鉄族元素 (クロム、マンガン、チタン、鉄、ニッケル、コバルト、亜
鉛など)が合成される。

28Si + 4He → 32S (2.26)
32S + 4He → 36Ar (2.27)

36Ar + 4He → 40Ca (2.28)
28Si + 28Si → 56Fe (2.29)

2.1.2 超新星爆発の分類

超新星爆発は、最大輝度での可視光スペクトルの特徴で分類される (図 2.1)。まず Hに
よる吸収線が見られるものを II型、見られないものを I型と分類する。I型は Siによる
吸収線が見られるものを Ia型と分類し、見られないものはさらに Heによる吸収線の有
無で Ib型、Ic型に分類する。また II型は時間に対する光度変化を表す光度曲線から、明
るさが一定の時期を持つものを II-P型、明るさが単調減少するものを II-L型に分類する
ことができる (図 2.2)。

2.2 超新星爆発の機構

2.2.1 Ia型超新星爆発 (核融合暴走型)

8M⊙ 以下の恒星は、白色矮星 (White Dwarf; WD) と呼ばれる地球程度の大きさに
も関わらず、質量が太陽と同程度の高密度天体に進化すると考えられている。WD は恒
星の中心核が残った天体で、炭素と酸素が主成分であり、核融合反応が終わっている。
連星系を成したとき、WD の質量が質量降着などによりチャンドラセカール限界質量
(Mch ∼ 1.4M⊙)に達すると、WDは電子の縮退圧では自身の重力を支えきれなくなる。
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H
yesno

Si

I型 II型

yesno

Ia型He
yesno

Ib型Ic型

図 2.1: (左)超新星残骸の分類の概念図、(右)超新星爆発のスペクトル (Felippenko 1997)。

図 2.2: 様々なタイプの超新星爆発の光度曲線 (https://astro-dic.jp)。横軸は最大光度時
からの経過時間、縦軸は等級を表す。

WDの収縮によって中心の温度と密度が上昇し、炭素と酸素の核融合反応が暴走的に起こ
る。これにより解放されるエネルギーが外層を吹き飛ばし、超新星爆発が起こる (図 2.3)。
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Ia型超新星爆発時、中心部の温度は 5 × 109 K以上となり、∼ 0.6M⊙ の 56Niが合成さ
れる。56Niは 56Coを経て 56Feへと崩壊する。そのため、Ia型超新星残骸では鉄族元素
が多く見られる。
Ia型超新星爆発の光度はほぼ一定であることが経験的に知られており、最大光度時の絶

対等級と見かけの等級と比較することにより距離を計算することができる。
Ia型超新星爆発は、2種類の機構があると考えられている。WDが恒星と連星系を成す

場合、伴星からの質量降着によってチャンドラセカール限界質量を超えることにより、超
新星爆発を起こす。これを Single Degenerate(SD)と呼ぶ。一方は、WDが別のWDと
連星系を成し、2つのWDが合体することで爆発に至る場合がある。この場合は Double

Degenerate(DD)と呼ばれる。

図 2.3: Ia型超新星爆発のイメージ (https://chandra.harvard.edu)。

2.2.2 重力崩壊型超新星爆発 (CC型)

II型、Ib型、Ic型超新星爆発は、10M⊙ 以上の大質量星が辿る進化の最終段階である
と考えられている。恒星は自身の重力による収縮を核融合によるエネルギー (輻射圧)で
支えている。恒星の核融合の燃料は主として水素であるため、この水素を使い果たすと重
力収縮を始める。これにより星内部の温度と密度が上昇し、大質量星では重元素の核融合
が始まるようになる。核融合を繰り返すことで、より中心に重元素が位置する玉ねぎ構造
を形成する (図 2.4)。重元素の核融合は最も結合エネルギーの低い 56Fe が合成されるま
で続く。そのためこれ以上は核エネルギーを取り出すことができず、Feのコアが重力収
縮を起こす。重力収縮におり内部が高温になると、以下の過程によって 56Feは光分解を
起こす。

56Fe → 134He + 4n− 124.4 MeV (2.30)
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図 2.4: 核融合反応が進んだ大質量星の重元素の層構造 (https://www.wikiwand.com)。

4He → 2p + 2n− 28.3 MeV (2.31)

この反応は 0.1 秒という僅かな時間の間に起こる。吸熱反応により内部の圧力が急激に
低下し、周辺物質が一気に落ち込み重力崩壊を起こす。重力崩壊による総エネルギーは
∼ 1053 ergにもなると考えられているが、その多く (∼99%)はニュートリノが持ち去る
ため、爆発の運動エネルギーは ∼ 1051 ergである。陽子の電子捕獲反応により中性子の
割合が増加する。そのため爆発後は中性子星が残ったり、さらにコアの質量が大きい場合
にはブラックホールが残ることが知られている。
CC型超新星爆発で形成される超新星残骸では、Ia型超新星爆発でのそれよりも鉄族元

素の量が少なく、より軽元素の量が多くなる。

2.3 超新星残骸

2.3.1 超新星残骸の進化

超新星爆発後、恒星から噴き出た物質 (イジェクタ)は ∼ 104 km s−1 の速度で星間空
間へ広がっていく。その爆発エネルギーは ∼ 1051 erg に及ぶ。イジェクタの速度は星間
空間の音速 (∼ 15 km s−1)より十分速く、星間空間に衝撃波を発生させる。ここでは、超
新星残骸の進化について述べる。

自由膨張期
星間空間の密度は薄いため、イジェクタは星間物質に邪魔されず膨張する。この期間を

自由膨張期と呼ぶ。イジェクタと星間物質が衝突すると、星間物質には外側に伝搬する衝
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撃波 (forward shock)を、イジェクタには内側に伝搬する衝撃波 (reverse shock)を生じ
る。衝撃波がかき集める質量はイジェクタに比べて非常に少ないため、初期の速度と運動
エネルギーを保持したまま、膨張していく。時間経過とともにかき集められた物質の質量
が大きくなるため、∼ 103 年程度で自由膨張期は終わる。

断熱膨張期
かき集められた星間物質の質量がイジェクタの質量を超えると、イジェクタの運動エネ

ルギーがかき集められた星間物質に輸送され加熱されるようになる。この時、衝撃波によ
る加熱と放射による冷却が釣り合い、エネルギーが保存されたまま膨張していく。この期
間を断熱膨張期と呼ぶ。時間が経過すると放射による冷却が効くようになるため、断熱
膨張期は ∼ 103 − 104 年程度で終わる。断熱膨張期における超新星残骸の進化の様子は
Sedov解と呼ばれる自己相似的な解で表現することができる。

Sedov解

衝撃波面

VS

SNR ISM

u1u2

P1P2
ρ1ρ2

図 2.5: 衝撃波の模式図。衝撃波が通過する前の物質 (ISM)は添字 1、通過した後の物質
(SNR)は添字 2としている。

図 2.5のように、通過する前の速度、密度、圧力、温度を u1、ρ1、P1、T1、衝撃波が
通過した後の速度、密度、圧力、温度を u2、ρ2、P2、T2 とする。また、衝撃波面の前後
の単位質量あたりのエンタルピーを w1、w2 とし、断熱指数を γ とする。この時、衝撃波
面の前面と後面において、質量保存、運動量保存、エネルギー保存の 3つの保存則が成り
立っている。この 3つの式を Rankine=Hugoniotの関係式という。

ρ1u1 = ρ2u2 (2.32)

P1 + ρ1u
2
1 = P2 + ρ2u

2
2 (2.33)

w1 +
1

2
u2
1 = w2 +

1

2
u2
2 (2.34)

ここで、衝撃波速度が音速よりも非常に速いことを仮定すると、関係式は以下のように解
くことができる。

ρ2 =
γ + 1

γ − 1
ρ1 (2.35)
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u2 =
γ − 1

γ + 1
u1 (2.36)

P2 =
2ρ1u

2
1

γ + 1
(2.37)

T2 =
m

k

P2

ρ2
=

2(γ − 1)

(γ + 1)2
m

k
u2
1 (2.38)

ここで、m、k はそれぞれ平均分子質量、ボルツマン定数である。
Sedov解は球対称で断熱的を仮定した運動方程式、連続の式、エネルギーの式から得ら
れる。ここで超新星残骸内部の速度、密度、圧力を v(r, t)、ρ(r, t)、P (r, t)とすると、

∂v

∂t
+ v

∂v

∂r
+

1

ρ

∂P

∂r
= 0 (2.39)

∂ρ

∂t
+ v

∂ρ

∂r
+ ρ

∂v

∂r
+

2ρv

r
= 0 (2.40)

∂

∂t

(
P

ργ

)
+ v

∂

∂r

(
P

ργ

)
= 0 (2.41)

と書ける。解はこの 3つの式と、全エネルギー E0 が保存されるという条件で得ることが
できる。解が ρ0、E0、t、rのみで決まることを考慮すると、この方程式は 1つの無次元量

ξ =

(
ρ0
E0

)1/5
r

t2/5
(2.42)

のみで記述することができる。時間 t における衝撃波面の半径 R(t) は ξ = ξ0 で与え
られ、

ξ0 =

(
ρ0
E0

)1/5
R(t)

t2/5
(2.43)

と書きことができる。よって、衝撃波面の半径 R(t)、衝撃波面の膨張速度 Vs(t)は、

R(t) = ξ0

(
E0

ρ0

)1/5

t2/5 (2.44)

Vs(t) = Ṙ(t) =
2

5

(
E0

ρ0

)1/5

t−3/5 (2.45)

となる。また、ξ を ξ0 で規格化し、

λ ≡ ξ

ξ0
=

r

R
(2.46)

とする。
速度 v(r, t)、密度 ρ(r, t)、圧力 P (r, t)が変数 λの無次元関数 V (λ)、Ω(λ)、Π(λ)を用

いて記述できるとする。
v(r, t) ≡ r

t
V (λ) (2.47)
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ρ ≡ ρ0Ω(λ) (2.48)

P (r, t) ≡ ρ0
r2

t2
Π(λ) (2.49)

λ = 1の衝撃波面においては、超新星残骸の各値を星間物質の値と関係づけることができ
る。そのため、Rankin=Hugoniotの関係は

ρSNR =
γ + 1

γ − 1
ρISM (2.50)

vSNR =
2

γ + 1
Vs (2.51)

PSNR =
2ρISMV 2

s

γ + 1
(2.52)

となる。式 (2.50)より、γ = 5/3の時、衝撃波面での密度は星間物質の 4倍となること
がわかる。これより、V (1)、Ω(1)、Π(1)はそれぞれ

V (1) =
4

5

1

γ + 1
(2.53)

Ω(1) =
γ + 1

γ − 1
(2.54)

Π(1) =
4

25

1

γ + 1
(2.55)

となる。よって衝撃波面後面の速度 v(R, t)、密度 ρ(R, t)、圧力 P (R, t)、温度 T (R, t)は

ρ(R, t) =
γ + 1

γ − 1
ρ0 (2.56)

v(R, t) =
2

γ + 1
ρ0Vs(t) (2.57)

P (R, t) =
8

25

ρ0
γ + 1

ξ20

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5 (2.58)

T (R, t) =
m

k

8

25

γ − 1

(γ + 1)2
ξ20

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5 (2.59)

となる。γ = 5/3の時、

R(t) = 12.5

(
t

104 yr

)2/5 (
E

1051 erg

)1/5 ( n0

1 cm−3

)−1/5

[pc] (2.60)

Vs(t) = 490

(
t

104 yr

)−3/5 (
E

1051 erg

)1/5 ( n0

1 cm−3

)−1/5

[km s−1] (2.61)

T (R, t) = 3.36× 106
(

t

104 yr

)−6/5 (
E

1051 erg

)2/5 ( n0

1 cm−3

)−2/5

[K] (2.62)

となる。
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放射冷却期
さらに時間が経過すると、衝撃波面で圧縮された星間物質の放射冷却が効き始め、高密

度な薄い球殻が形成される。一方、内部は冷却の影響を受けず、高温高圧を保持したまま
膨張を続ける。膨張は断熱的では無くなるため、この時期を放射冷却期と呼ぶ。また、こ
の状態が「雪かき」のように見えるため、特にこの時期は圧力駆動雪かき段階とも呼ば
れる。
十分な時間経過の後、内部にまで冷却が効くようになると、内部の圧力が低下し球殻は

運動量保存則にしたがって膨張する。この段階を運動量保存雪かき段階と呼ぶ。超新星残
骸は星間物質と混ざり合いながら徐々にそのエネルギーを散逸し、次第に消失していく。

2.3.2 超新星残骸の分類

超新星残骸は X線と電波の放射形態の違いでシェル型 (shell-like)、かに星雲型 (Crab-

like)、コンポジット型 (composite)、複合形態型 (mixed-morphology)の 4つに分類され
る。それぞれの特徴を以下に簡単にまとめる。

分類 X線放射構造 (熱的・非熱的) 電波放射構造
シェル型 (shell-like) シェル状 (熱的 +非熱的) シェル状
かに星雲型 (Crab-like) 中心集中 (非熱的) 　中心集中

コンポジット型 (composite) シェル状 +中心集中 (熱的 +非熱的) シェル状 +中心集中
複合形態型 (mixed-morphology) 中心集中 (熱的) シェル状

シェル型 (shell-like)

X線放射の形態には、熱的放射と非熱的放射の 2種類がある。熱的放射とは、超新星爆
発に伴う衝撃波により星間物質や爆発噴出物が加熱され、マクスウェルの速度分布に従っ
て運動するプラズマがその温度に相当する X線放射のことを言う。その一例として熱制
動放射がある。一方、非熱的放射とは衝撃波加熱により TeVオーダまで加速された相対
論的電子からのシンクロトロン放射である。ここで温度の単位として電子ボルト eVをし
ばしば用い、1 keVは約 1000万度である。シェル型の超新星残骸では、これらに起因す
る X 線放射が球殻 (シェル) 状に広がって見られる。また、GeV オーダまで加速された
相対論的電子からのシンクロトロン放射は電波帯域で観測され、これもシェル状に見ら
れる。図 2.6に有名なシェル状超新星残骸である Tycho(G120.1+1.4)を示す。X線では
緑、黄色の熱的放射と青色の非熱的放射がシェル状に広がっていることがわかる。また赤
外線でも赤色で示すようにシェル状に広がっている。

かに星雲型 (Crab-like)

かに星雲型は X 線、電波ともに中心集中した構造を持つ。超新星爆発後、中心に強い
磁場を持ち高速回転する中性星であるパルサーが残され、この磁場により非熱的な強い
X 線シンクロトロン放射が中心集中に観測される。同様の理由で電波も中心集中に見ら
れる。図 2.7 にかに星雲を示す。青色の X 線、紫色の赤外線で中心集中した形態をして
いる。高エネルギー電子からの X線放射は他波長の放射よりも放射期間が短いため、イ
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メージの範囲が狭くなっている。

図 2.6: シェル型超新星残骸 Tycho の X 線、赤外線、可視光の混合イメージ
(https://chandra.harvard.edu)。X 線は緑・黄色の熱的放射と青色の非熱的放射、赤
外線は赤色、可視光は白色でそれぞれ表す。

図 2.7: かに星雲型超新星残骸かに星雲の X 線、赤外線、可視光の混合イメージ
(https://chandra.harvard.edu)。X線は青色、赤外線は赤色、可視光は白色で表す。

コンポジット型 (Composite)

コンポジット型は、シェル型とかに星雲型の特徴を併せ持った構造をしており、電波、
X線ともにシェル状、中心集中に明るく観測される。図 2.8にコンポジット型超新星残骸
である G11.2 -0.3を示す。中心集中の放射はかに星雲型同様、パルサーによるシンクロ
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トロン放射である。またシェル状の放射はシェル型同様の衝撃波加熱に伴うものである。

図 2.8: コンポジット型超新星残骸 G11.2 -0.3 の X 線と可視光の混合イメージ
(https://chandra.harvard.edu)。低・中・高エネルギーの X 線はそれぞれ赤、緑、青
色、可視光は白色で表す。

複合形態型 (Mixed-Morphology; MM)

複合形態型は電波でシェル状に明るいが X 線は中心集中した構造である (Rho&Petre

1998)。中心集中した X線はかに星雲型、コンポジット型とは異なり熱的な放射である。
シェル状の放射は前述のタイプと同様衝撃は加熱に伴うものである。一方、中心集中に明
るい X線は高温プラズマからの熱放射であるが、他のタイプと異なり、何に起因するのか
は分かっていない。1つの説として、White & Long (1991)では小さな分子雲が存在する
環境で超新星爆発が起こり、衝撃波と分子雲が相互作用し蒸発して形成したと考えられて
いる。図 2.9に複合形態型超新星残骸であるW49B(G43.3-0.2)を示す。
このタイプの超新星残骸にはW49B以外にも、W28(G6.4-0.1)、IC443(G189.1+3.0)、

G359.1-0.5などが存在する。構造だけでなく、多くの超新星残骸は分子雲と接触し、それ
に付随して 1720 Hzの OHメーザーが確認されているなどの多くの共通点があることが
わかっている。

2.3.3 超新星残骸のプラズマ進化

超新星残骸には衝撃波により加熱されたイジェクタと星間物質で構成される温度
∼ 106−7 K以上の高温プラズマが伴う。このプラズマ状態は 2つの温度、電子温度と電
離温度の関係によって特徴付けられる。電子温度は電子の運動エネルギーに相当する温度
を表す。一方、電離温度はイオンの電離状態を反映する温度として定義される。つまり、
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図 2.9: 複合形態型超新星残骸W49B の混合イメージ (https://chandra.harvard.edu)。
X線は青色と緑色、赤外線は黄色、電波は桃色でそれぞれ表す。

電離状態が高い (束縛電子数が少なくなる)ほど電離温度は高くなる。
超新星爆発後のプラズマの温度 kT は、構成粒子の質量m、および衝撃波速度を Vs と

して、

kT =
3

16
mV 2
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∼ 200

(
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mp

)(
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10000 km/s

)2

[keV] (陽子) (2.64)

∼ 0.2

(
m

me

)(
V

10000 km/s

)2

[keV] (電子) (2.65)

と書くことができる。これより、爆発後には質量の大きいイオン (陽子)の方が電子より
も温度が ∼2000 倍ほど高い。この後、108 s 程度のタイムスケールでイオンから電子に
クーロン衝突によりエネルギーが輸送され、電子の温度が高くなる。

電離優勢プラズマ (Ionizing Plasma; IP)

電子温度が高くなると電子がイオンが衝突した際、イオンの持つ束縛電子を弾き飛ばし
電離させることができる。衝突電離を繰り返すことでイオンの電離状態が上昇し、電離温
度が上がっていく。この電離が優勢な状態は電離優勢プラズマ (Ionizing Plasma; IP)と
呼ばれ、電子温度 >電離温度である。IPは特に若い超新星残骸で多く見られる。
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電離平衡プラズマ (Collisional Ionization Equilibrium; CIE)

超新星残骸のプラズマ密度は非常に希薄 (∼ 1 cm−3) なため、衝突頻度は非常に小
さい。電子による電離と電子がイオンにトラップされる再結合の頻度が釣り合うには
∼ 1012−13 s の長い時間を要する。この電離と再結合の頻度が釣り合った状態は電離平
衡プラズマ (Collisional Ionization Equilibrium; CIE)と呼ばれ、電子温度=電離温度で
ある。

2.3.4 過電離プラズマの発見

近年、電離よりも再結合の頻度が高い超新星残骸が X線天文衛星すざくによって発見
された (e.g. Ozawa et al. 2009, Yamaguchi 2009, Ohnishi et al. 2011)。このプラズマ
状態は再結合優勢プラズマ、または過電離プラズマ (Recombining Plasma; RP)と呼ば
れ、電離温度 >電子温度である。超新星残骸におけるプラズマは通常、先に述べたよう
に IPを経て CIEへと進化する (図 2.10)。 そのため、再結合が電離よりも優勢な状態を
作り出すには異なるプラズマ進化のシナリオが必要となる。

time

kT

電離温度

電子温度

電離優勢プラズマ
(IP)

電離平衡プラズマ
(CIE)

図 2.10: 超新星残骸の標準的なプラズマ進化の概念図。

2.4 過電離プラズマの生成機構

RPでは電離温度の方が電離温度よりも高い。そのため、RPを実現するためには「電
子温度が下げられる」、もしくは「電離温度が上げられる」ためのシナリオが必要である。
RPの起源は電子冷却説と電離促進説の 2つに大別される。

電子冷却説
電子冷却説には主に熱伝導と断熱膨張がある。
熱伝導は、周囲の分子雲などの冷たい物質と超新星残骸が接触することで電子が冷却さ
れることで RPになるものである (Kawasaki et al. 2002)。分子雲との相互作用により、
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近傍の領域から遠方へ徐々に冷却が伝わると考えられる。
一方、断熱膨張はイジェクタが密度差のある環境を運動した時に電子が冷却されること

で RPになるものである (Itoh & Masai 1989)。爆発前の恒星は恒星風によりその周囲に
外層の物質を撒き散らし、高密度な環境 (星周物質; CSM)を作り出している。このよう
な環境下で超新星爆発を起こすと、イジェクタはまず CSM内へ突入する。CSMの密度
は大きいため (∼ 102−3 cm−3; Shimizu et al. 2012)、急速に電離が進み電離温度が高く
なる。イジェクタは CSMを数百年程度で通過し (Shimizu et al. 2012)、希薄な星間物質
空間 (ISM)へと抜ける。電離が十分に進んだプラズマは希薄な ISMへと抜ける際の断熱
膨張による電子の冷却により RPを形成する。断熱膨張は爆発直後に起こるため、RPの
期間は超新星残骸の年齢と同程度となる。

電離促進説
電離促進説は主に光電離と低エネルギー宇宙線によるものがある。光電離は、近傍に位

置する天体からの X線により電離を引き起こすものである。超新星残骸の衝撃波面にお
いて陽子や電子などの宇宙線が加速されていることが知られている。この加速された宇宙
線 (低エネルギー宇宙線)が超新星内部に入り込み、原子の電離を促す可能性があるが、そ
の証拠は観測されていない。
以上のような説がこれまでに考えられているが、未だに決着がついていない。しかし、

RPが見つかっている超新星残骸にはいくつかの共通点があることが分かった。1つ目の
共通点は、RPが見つかっている超新星残骸全てがMM型であることである (Uchida et

al. 2015)。2つ目の共通点は、ほとんどの超新星残骸の近傍に分子雲が存在し、相互作用
していることである (Rho & Petre 1998)。3 つ目の共通点は、GeV–TeV 帯域での放射
が観測されていることである。これらの共通点が RPの成因になる可能性がある。
RPを持つ超新星残骸は 10天体ほど発見されている。天体毎にそれぞれ観測が行われ

議論されているが、RPの成因について統一的な描像は得られていない。
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第 3章

対象天体W28

ここでは本研究の対象天体であるW28の詳細について述べる。
W28 は (銀経, 銀緯)=(6◦.4,−0◦.1) に位置する銀河系内超新星残骸である。W28 は
爆発から 3–6 万年程度経過した超新星残骸で (5.8 kyr; Kaspi et al. 1993, 3.3 kyr;

Velázquez et al. 2002, )、距離が ∼2 kpcと比較的近くにある (Velázquez et al. 2002)。
また、視直径は ∼ 48分 (∼30 pc)と大きい。
電波観測より、北東領域で衝撃波と分子雲が作用することで放射される OH メーザー

(1720 MHz) (Frail et al. 1994, Classen et al. 1997)と CO輝線 (Arikawa et al. 1999)

が発見され、W28は分子雲と接触していることが示唆された。また中性水素 (HI)ガスの
調査では、W28の周囲には大質量の HIシェル (1200–1600M⊙)が形成されていることか
ら、W28は密度の大きな環境で進化したと考えられる (Velázquez et al. 2002)。
Nobukawa et al. (2018) ではすざく衛星の観測データより、強い中性鉄輝線が検出さ
れたことを報告した (図 3.1)。中性鉄輝線の放射過程は第 1 章で述べた通り、電子の内
殻電離に伴って起こる蛍光放射である。この時に電離を起こす粒子がW28で加速された
MeV陽子であると主張している。

Figure 1. Band images of (a) W28, (b) Kes 67, (c) Kes 69, (d) Kes 78, and (e) W44. The left, center, and right panels show the images of the soft (0.5–2 keV), hard
(5–8 keV), and the Fe I Kα line band (6.2–6.5 keV), respectively (color bars in arbitrary unit). Vignetting is corrected and the NXB is subtracted. The regions
surrounded by the white lines in the individual panels show the FOVs of the XIS. Point-like or slightly extended sources are marked with solid white circle or ellipse
regions, which are described in Section 3.2. In the right panels, those regions are excluded from the images. The dashed lines in the right panels indicate the “enhanced
regions” (see the text). The contours in the right panels show the distributions of H I at 37.5kms−1 (Velázquez et al. 2002), H I at 18.1kms−1 (Dubner et al. 1999,
the intensity of H I increases toward the east), 12CO (J=1–0) at 80–81kms−1 (Zhou et al. 2009), 13CO (J=1–0) at 80–84kms−1 (Zhou & Chen 2011), and 12CO
(J=2–1) at 40.0–50.3kms−1 (Yoshiike et al. 2013), for (a)–(e), respectively.

4

The Astrophysical Journal, 854:87 (10pp), 2018 February 20 Nobukawa et al.

10分角

図 3.1: (左)0.5–2 keV、(中)5–8 keV、(右)6.2–6.5 keV 帯域のイメージ (Nobukawa et

al. 2018)。(右) 水色のコントアは 37.5 km s−1 の HI 輝線 (Velázquez et al. 2002)。
Nobukawa et al. (2018)は白破線の領域から中性鉄輝線を検出した。

X線観測では、ROSAT衛星、あすか衛星の観測結果から、図 3.2に示すようにW28

は中心集中した X線放射と北東においても明るい構造が確認された (Rho & Borkowski

2002)。また、北東と南西においてシェルが形成していることが分かっている。Rho &
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Partial shell structures and X-ray features in the interior are
often adjacent to molecular interaction sites and appear
particularly bright when projection effects allow for longer
line-of-sight distances through the X-ray–emitting gas. This
most often happens in regions least affected by the irregular
cloud geometry, such as the northeastern shell. The projec-
tion effects are not favorable in the north, where molecular
clouds are located on the near (front) side of the remnant
(Arikawa et al. 1999). Instead of a shell, we observe an
abrupt drop in the X-ray surface brightness at the location
of molecular clouds (the northern flat boundary).

3.2. Spectral Analysis Using ASCA/ROSAT Spectra

We extracted three sets ofASCA andROSAT PSPC spec-
tra for the northeastern shell, center, and southwestern shell
(see Fig. 4). The GIS and SIS spectra were extracted from

each of the three pointings (we used the long exposure of
sequence 51022000 for the central region). The central
region spectra covered most of the GIS and SIS fields of
view in the central pointing (ad51022000; see Fig. 2). The
southwestern shell and the northeastern shell extraction
regions follow the shapes of the shells as shown in Figure 4:
for the southwestern shell, the extracted region is a 120 ! 80

ellipse inclined at P.A. 162", and for the northeastern spec-
tra, it is an 8<2! 3<2 ellipse at P.A. 150". The central spectra,
after background subtraction, have count rates (in units of
counts s#1) of 1:004$ 0:007 for GIS2, 0:734$ 0:006 for
GIS3, 0:785$ 0:007 for SIS0, 0:950$ 0:008 for SIS1, and
0:704$ 0:015 for ROSAT PSPC. The southwestern shell
spectra after background subtraction have count rates of
0:412$ 0:006 for GIS2, 0:320$ 0:006 for GIS3,
0:222$ 0:006 for SIS0, 0:174$ 0:005 for SIS1, and
0:765$ 0:015 for ROSAT PSPC. Constraints imposed by

Fig. 5.—PSPC gray-scale image superposed on contours of the 328 MHz radio continuum image (from Dubner et al. 2000); the radio morphology is shell-
like, and X-rays are centrally peaked.

206 RHO & BORKOWSKI Vol. 575

図 3.2: ROSAT 衛星に搭載されている PSPC のデータから作成した 0.5–2.4 keV 帯域
のイメージ (Rho & Borkowski 2002)。白いコントアは 328 MHz の電波連続波を表す
(Dubner et al. 2000)。

Borkowski (2002) では、中心領域の X 線スペクトルは 2 温度モデル (kT ∼ 0.6 keV、
1.8 keV) を要したのに対し、北東と南西シェルのスペクトルは 1 温度モデルで再現さ
れた。
Sawada & Koyama (2012) のすざく衛星の観測を使用した中心領域の解析 (観測時間

73 ks) では、W28 が電子温度 ∼0.4 keV の RP を持つことを初めて報告した。Zhou et

al. (2014)では XMM-Newton衛星のデータを使用して、中心領域と北東領域のスペクト
ル解析が行われた。中心領域は非平衡プラズマモデルを使用した結果、元素ごとに異なる
電離温度が必要であった。さらに、全ての元素における電離温度が電子温度よりも高く、
中心領域が RPであることが示唆された。またOkon et al. (2018)においてもすざく衛星
のデータを用いて観測を行い、中心領域に加え北東領域でも RPを確認している。一方、
北東領域は Rho & Borkowski (2002)とは異なり、2温度モデル (∼0.3 keV、∼0.6 keV)、
もしくは 1温度 (∼0.3 keV)+非熱的成分 (Γ=0.9-2.4)を要した。だが中心領域とは異な
り、RPの兆候は見られなかった。また、Nakamura et al. (2014)においては北東領域の
みの解析を行い、Zhou et al. (2014)同様 RPの検出はされなかった。
RPの起源については先行研究ごとに異なる議論がされている。Sawada & Koyama (2012)

では、現在の電離温度の元素依存性のシミュレーションより (図 3.3)、RP遷移後の経過
時間とW28の年齢がほぼ一致したことから断熱膨張シナリオが好ましいと主張した。一
方、熱伝導シナリオに関しては経過時間と年齢に矛盾は無かったものの、分子雲との位置
相関が見られず好ましくないとした。一方で、Okon et al. (2018)では電子温度が分子雲
に近い領域ほど低くなっていることから、熱伝導を主張している。さらに、Yamauchi et

al. (2021) では RP を持つ超新星残骸 (RP-SNR) と IP を持つ超新星残骸 (IP-SNR) の
電子温度の傾向が同じであるが、電離温度は RP-SNRで顕著に高くなっていることが報
告されている (図 3.4)。このことは RPの起源が電離促進による可能性を示唆しており、



第 3章 対象天体W28 25
81-6 M. Sawada and K. Koyama [Vol. 64,

Fig. 5. Time evolution of Tz in recombining plasmas with the initial conditions of (a) Tz0 = 3.0 keV for all elements, and (b) Tz0 realized by an ionizing
plasma with T 0

e = 10 keV and netioni = 1011 s cm!3 . The gray circles with bars show the observed Tz with 1-! statistical errors. The direction of
evolution as a function of netrec is indicated by the vertical arrows. The solid lines in red and blue respectively show the initial and final states, while the
dashed blue lines show transitional states.

element-dependent Tz. Based on a simulation of Tz relax-
ation in time, and a comparison with the observed multi-Tz

values, a possible origin of the recombining plasma from W 28
is discussed in the following subsections.

4.1. Recombination Timescale

Difference of Tz among elements can appear in a relaxation
epoch of recombining plasma to CIE, because the relaxation
timescale is different from element to element. Numerical
studies have demonstrated that the relaxation timescale basi-
cally shows a monotonic increase with atomic number, except
for Fe and Ni (e.g., see figure 1 of Smith & Hughes 2010).
These two heavy elements have shorter timescales than the
other lighter elements at Tz from sub to a few keV, because
the L-shell processes are dominant for Fe and Ni, while the
K-shell processes are dominant for the others in this tempera-
ture range. The observed Tz values appear to satisfy this trend
(table 3).

To examine whether the difference in the recombination
timescale can quantitatively explain the observed Tz, we simu-
lated the time evolutions of Tz in a recombining plasma by
using the Neij model in SPEX. The parameters were the initial
ionization temperature Tz0, Te, and the recombination time
netrec, where ne and trec are the density of electrons and the
elapsed time, respectively.

We tried many sets of (Tz0, trec) for a fixed Te of 0.4 keV
following the best-fit value (table 3). We obtained similar best-
fit Tz distributions from different parameter sets of (Tz0, trec).
We therefore constrained the parameter set within physically
reasonable values. One plausible case of Tz0 = 3 keV is
given in figure 5a, which shows the simulated decrease of
Tz with time (netrec). We found the best-fit recombination
time to be netrec = 1011:8 s cm!3. The simulated Tz values
after 1011:8 s cm!3 are close to the observation with "2=d.o.f.
of " 21=4. We caution that the "2=d.o.f. value is just for
a reference to compare a more complex simulation given in the
next subsection, and should not be taken seriously, because the
major uncertainty of the observed Tz is not a statistic error, but

a systematic one, due to incomplete modeling and/or atomic
data in the analyses.

4.2. Initial Variation of Tz

In a more general case, the initial Tz0 should be different
among elements. We hence simulated the time evolution of Tz

in this case. The simulation consisted of two steps. In the first
step, we simulated the evolution of Tz in an ionizing plasma.
This gave the element-dependent Tz0. Then, using this result,
we simulated a recombining plasma, as was described in the
previous subsection.

The parameters were the electron temperature during the
ionizing phase, T 0

e, the ionization time, netioni, and the recom-
bination time, netrec. The electron temperatures during the two
processes, T 0

e and Te, were assumed to be 10 keV and 0.4 keV,
respectively.

In figure 5b, we plot the decrease of Tz during the
recombining phase for the case of T 0

e = 10 keV and
netioni = 1011:0 s cm!3. This combined process gives a better
fit to the observed Tz, than that of the single relaxation
process of the recombining plasma (see subsection 4.1) at
netrec = 1011:6 s cm!3 with "2=d.o.f. of " 17=4. One may
argue that other combinations of the parameter values may also
work as well. As we already noted, many combinations were
examined, and the recombination times were always found to
be " 1011:5 s cm!3 or longer. Thus, the result of netrec does not
depend much on the initial conditions of Tz0.

4.3. Origin of Recombining Plasma in W 28

We have shown that the combination of processes (1) and (2)
provides a plausible scenario for producing the observed spec-
trum with the initial conditions given in figure 5b (see the
beginning of Discussion and subsection 4.1). The initial condi-
tions can be set by collisional ionization in a thermal pool of
electrons with no special ionization process, such as photo-
ionization or supra-thermal electrons. This supports the elec-
tron cooling scenario for W 28. In the simulation, netrec
was " 1011:6, which corresponds to " 104 # (ne=1 cm!3)!1 yr,
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図 3.3: RP における電離温度の時間発展のシミュレーション結果 (Sawada & Koyama

2012)。(a) 全元素の初期電離温度を 3.0 keV に固定、(b)IP における電子温度 10 keV、
net = 1011 s cm−3 時の電離温度に固定し、現在の電離温度を実現するための再結合タイ
ムスケールをシミュレーションしている。誤差バーは 1σ。赤実線が初期状態、青実線が
ベストフィット結果を示す。

W28も例外ではない。
以上のように、W28の RPの起源は統一的な見解がなされていない。また、先行研究

毎に異なるスペクトルモデルを使用している。そこで我々は Hirayama et al. (2019)で提
案された新たな手法を用いたスペクトル解析により、W28の RP起源に迫ることにした。
従来のスペクトル解析では、RPが CIEから進化したと仮定し、元素間で電離状態が等し
い (電離温度が同じ)モデルを適用して行われてきた。しかし先に書いたように、CIEに
なるためには 10万年以上の長い時間を要する。そのため、RP以前は元素間で電離状態
が異なることが予想される。Hirayama et al. (2019)では RP初期において電離状態が異
なることを表現するモデルを提案し、IC443のスペクトル解析において初めて RP初期に
おける電離温度の元素依存性を発見した。
また Okon et al. (2018)において、∼6.7 keVに強い Fe Heα輝線が見られた。この傾

向は ROSAT衛星、ASCA衛星を用いた Rho & Borkowski (2002)でも見られたが、ど
ちらの先行研究においてもこの放射起源については言及されていない。そこで我々はこの
Fe Heα輝線の分布と、放射体のプラズマ状態を調査することにした。
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Fig. 3. The empirical evolution curve for the selected samples of IP and RP. The open and filled symbols are kTe and kTi (Si). The evolution curve of kTe

for IP in the adiabatic expansion phase and that of kTi are shown by the black and red lines, respectively. The evolution curve of kTi for RP is shown by the

blue line. The dashed lines are to guide eye for the evolution of kTe of IP and RP as a function of net. The values of horizontal axis are the ages of SNR (the

epoch is starts of the Adiabatic phase), where the ages of > 104 year (CTB 109 and Cygnus Loop) are estimated age from the best-fit net for ne=1 cm−3.

interpolating the kTe values between IP and RP SNRs, we determined the horizontal positions for RP

SNRs.

The young RP SNR, W49B, would have changed to the RP phase due to the extra ionization.

At the epoch of this phase change, kTi (Si) (∼1.2 keV) is higher than kTe (∼0.8 keV). No kTi data of

RP SNRs that are younger than ∼ 103 year old are found among our selected samples1.In the middle-

to-old aged SNRs (IC443, W28, and G359.1−0.5), the kTi (Si) profile is systematically higher than

those of the middle-to-old aged IP SNRs (CTB 109 and Cygnus Loop).

5 Discussion and future prospect

Using the observed data and the results of the multi-VVRNEI model fit, we made three evolution

curves of kTe (1), and kTi (Si) of RP (2) and IP (3). A new idea of this scheme is that we can

determine kTi and kTe at the observed epoch with the VVRNEI code of net = 0 fit. We note that

conventional VVRNEI analysis predicts no kTi value at the observation epoch.

In the kTe profile (1), a critical assumption is that the kTe curves of IP and RP are similar.

This assumption is based on the fact that kTe is determined by the global, dynamical evolution of the

thermal plasma. One problem is that the age estimation (using the net value in the free net fit) of the

middle-to-old aged SNRs has significant ambiguities and/or statistical errors. For example, the best-

fit net values of CTB 109 and Cygnus Loop give their ages of (2.0±0.3)×104 and (9.5±5.4)×104

1 The age estimation in this paper is based on the best-fit net. As we noted, this age estimation is not reliable for the RP SNR, and hence should be regarded

conservatively.

10

図 3.4: IP-SNR と RP-SNR における電子温度と Si の電離温度の時間発展曲線 (Ya-

mauchi et al. 2021)。黒は電子温度、赤、青はそれぞれ IP-SNRと RP-SNRの Si電離温
度を表す。Si電離温度が IP-SNRに比べて RP-SNRで顕著に高くなっていることが見て
取れる。
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第 4章

X線天文衛星すざく

4.1 X線天文衛星すざくの概要

すざく衛星 (Asrto-E2)は、「はくちょう (1979年)」、「てんま (1983年)」、「ぎんが (1987

年)」、「あすか (1993 年)」に続き、日本で 5 番目の X 線天文衛星である (図 4.1)。2005

年 7 月 10 日に JAXA の内之浦宇宙空間観測所 (鹿児島県) から M-V-6 号ロケットによ
り打ち上げられた。その外観は直径 2.1 mの八角柱の構体を基本とし、軌道上で鏡筒を伸
展後の全長 6.5 m、太陽パネルを広げた時の幅 5.4 mの大きさを持つ。総重量は 1680 kg

で、日本の科学衛星のなかでも大きな衛星である。すざく衛星は近地点高度 250 km、遠
地点高度 550 kmの楕円軌道に投入後、二次推進により高度約 550 kmの略円軌道に修正
された。衛星は 1日に地球を 15周するが、鹿児島県内之浦の地上局と衛星が通信できる
のは、そのうちの 5回のみである。
すざく衛星には 5つの軟 X線検出器と 1つの硬 X線検出器が搭載されている。軟 X線

検出器は 5 台の X 線望遠鏡 (X-ray Telescope; XRT) と、それらの焦点面検出器である
4台の X線 CCDカメラ (X-ray Imaging Spectrometer; XIS)と 1台の X線撮像分光器
(X-ray Spectrometer; XRS)から構成される。XISは 0.2–12 keVのエネルギー帯域をカ
バーし、その分解能は 130 eVである。また、XRSは X線マイクロカロリメータで、XIS
と同程度のエネルギー帯域をカバーするが、そのエネルギー分解能は 6 eVと XISよりも
非常に良い。しかし衛星を打ち上げてすぐの 2005年 8月 8日、XRSの冷却に使用して
いた液体ヘリウムを消失する事故が発生し、XRSによる観測は不可能となってしまった。
すざく衛星では、軟 X線検出器よりもさらに高いエネルギー帯域 (10–700 keV)を検出す
る硬 X線検出器 (Hard X-ray Detector; HXD)と XIS4台で同じ天体を同時に観測する
ことで、0.2–700 keVの広いエネルギー帯で高感度の X線分光が可能となった。硬 X線
帯ではこれまでで最高の感度を、軟 X 線帯では従来の CCD カメラと比較して高い感度
と分解能を実現した。
すざく衛星はバッテリーの経年劣化と故障により 2015年 8月に科学運用を終了した。
以下では、本研究で使用するデータを取得した XRT、XISについて説明する。

4.2 X線反射望遠鏡 XRT

すざく衛星には、口径 40 cmの多層薄板 X線反射鏡が 5台搭載され、そのうち 4台が
その焦点 (焦点距離 4.75 m) に XIS を置き、1 台が焦点 (焦点距離 4.5 m) に XRS を置
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No. 1] X-Ray Observatory Suzaku S3

Fig. 1. Schematic view of the Suzaku satellite in orbit. Both solar
paddles and the extensible optical bench (EOB) are deployed. On the
top, the X-ray telescope (XRT-S) for the X-ray spectrometer (XRS),
and the four X-ray telescopes (XRT-Is) for the X-ray CCD camera
(XIS) can be seen.

Fig. 2. Side view of Suzaku with the internal structures after EOB
deployment.

a belt within which the Sun angle is between 65◦ and 115◦.
Any part of the sky is accessible at least twice a year. The
maximum slew rate of the spacecraft is 6◦/min, and settling
to the final attitude takes ∼ 10 min, using star trackers. The
normal mode of operations will have the spacecraft pointing
in a single direction for at least 1/4 day (10 ks). With this
constraint, most targets will be occulted by the Earth for about
one third of each orbit, but some objects near the orbital poles
can be observed nearly continuously. Observation is also inter-
rupted by passages of the South Atlantic Anomaly. The current
projection is that the observing efficiency of the satellite will be
about 43%.

3. Scientific Instrumentation

The scientific payload of Suzaku (figure 2) initially con-
sisted of three distinct co-aligned scientific instruments.
There are four X-ray sensitive imaging CCD cameras (X-ray
Imaging Spectrometer, XIS, Koyama et al. 2007), three
front-illuminated (FI: energy range 0.4–12 keV) and one
back-illuminated (BI: energy range 0.2–12 keV), capable of
moderate energy resolution. Each XIS is located in the focal
plane of a dedicated X-ray telescope (XRT, Serlemitsos et al.
2007). The second instrument is a non-imaging, collimated
Hard X-ray Detector (HXD, Takahashi et al. 2007), which
extends the bandpass of the observatory to much higher
energies with its 10–600 keV bandpass (Kokubun et al. 2007).
The last instrument, XRS, is no longer operational and will not
be discussed further.

3.1. XRT

Five sets of the X-Ray Telescope (XRT) were devel-
oped jointly by NASA/GSFC, Nagoya University, Tokyo
Metropolitan University, and ISAS/JAXA. These are grazing-
incidence reflective optics consisting of tightly nested, thin-foil
conical mirror shells. Because of the reflectors’ small thick-
ness, they permit high-density nesting, and thus provide a large
aperture efficiency with a moderate imaging capability in the
energy range of 0.2–12 keV, all accomplished in telescope units
under 20 kg each, including pre-collimators for the rejection of
stray light. Four sets of XRT onboard Suzaku (XRT-I0 to XRT-
I3) are used for the XIS.

The angular resolutions of the XRTs range from 1.′8 to 2.′3,
expressed in terms of the half-power diameter, which is the
diameter within which half of the focused X-ray is enclosed.
The angular resolution does not significantly depend on the
energy of the incident X-rays in the energy range of Suzaku,
0.2–12 keV. The effective areas are typically 440 cm2 at
1.5 keV and 250cm2 at 8 keV per telescope. The focal lengths
are 4.75 m for the XRT-Is. Individual XRT quadrants have their
own focal lengths deviated from the design values by a few
centimeters. The optical axes of the quadrants of each XRT are
aligned within 2′ from each other. The field of view for XRT-Is
is about 17′ at 1.5 keV and 13′ at 8 keV (see also table 1).

3.2. XIS

The X-ray Imaging Spectrometer (XIS) employs X-ray
sensitive silicon charge-coupled devices (CCD), which are
operated in a photon-counting mode, similar to that used in
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paddles and the extensible optical bench (EOB) are deployed. On the
top, the X-ray telescope (XRT-S) for the X-ray spectrometer (XRS),
and the four X-ray telescopes (XRT-Is) for the X-ray CCD camera
(XIS) can be seen.

Fig. 2. Side view of Suzaku with the internal structures after EOB
deployment.

a belt within which the Sun angle is between 65◦ and 115◦.
Any part of the sky is accessible at least twice a year. The
maximum slew rate of the spacecraft is 6◦/min, and settling
to the final attitude takes ∼ 10 min, using star trackers. The
normal mode of operations will have the spacecraft pointing
in a single direction for at least 1/4 day (10 ks). With this
constraint, most targets will be occulted by the Earth for about
one third of each orbit, but some objects near the orbital poles
can be observed nearly continuously. Observation is also inter-
rupted by passages of the South Atlantic Anomaly. The current
projection is that the observing efficiency of the satellite will be
about 43%.

3. Scientific Instrumentation

The scientific payload of Suzaku (figure 2) initially con-
sisted of three distinct co-aligned scientific instruments.
There are four X-ray sensitive imaging CCD cameras (X-ray
Imaging Spectrometer, XIS, Koyama et al. 2007), three
front-illuminated (FI: energy range 0.4–12 keV) and one
back-illuminated (BI: energy range 0.2–12 keV), capable of
moderate energy resolution. Each XIS is located in the focal
plane of a dedicated X-ray telescope (XRT, Serlemitsos et al.
2007). The second instrument is a non-imaging, collimated
Hard X-ray Detector (HXD, Takahashi et al. 2007), which
extends the bandpass of the observatory to much higher
energies with its 10–600 keV bandpass (Kokubun et al. 2007).
The last instrument, XRS, is no longer operational and will not
be discussed further.

3.1. XRT

Five sets of the X-Ray Telescope (XRT) were devel-
oped jointly by NASA/GSFC, Nagoya University, Tokyo
Metropolitan University, and ISAS/JAXA. These are grazing-
incidence reflective optics consisting of tightly nested, thin-foil
conical mirror shells. Because of the reflectors’ small thick-
ness, they permit high-density nesting, and thus provide a large
aperture efficiency with a moderate imaging capability in the
energy range of 0.2–12 keV, all accomplished in telescope units
under 20 kg each, including pre-collimators for the rejection of
stray light. Four sets of XRT onboard Suzaku (XRT-I0 to XRT-
I3) are used for the XIS.

The angular resolutions of the XRTs range from 1.′8 to 2.′3,
expressed in terms of the half-power diameter, which is the
diameter within which half of the focused X-ray is enclosed.
The angular resolution does not significantly depend on the
energy of the incident X-rays in the energy range of Suzaku,
0.2–12 keV. The effective areas are typically 440 cm2 at
1.5 keV and 250cm2 at 8 keV per telescope. The focal lengths
are 4.75 m for the XRT-Is. Individual XRT quadrants have their
own focal lengths deviated from the design values by a few
centimeters. The optical axes of the quadrants of each XRT are
aligned within 2′ from each other. The field of view for XRT-Is
is about 17′ at 1.5 keV and 13′ at 8 keV (see also table 1).

3.2. XIS

The X-ray Imaging Spectrometer (XIS) employs X-ray
sensitive silicon charge-coupled devices (CCD), which are
operated in a photon-counting mode, similar to that used in
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図 4.1: (左) 軌道上のすざく衛星の外観、(右) すざく衛星の内部構造 (Mitsuda et

al. 2007)。

く。多層薄板 X線反射鏡は、厚さ 0.16 mmのアルミホイルを金でコーティングした反射
鏡約 170枚を同心円状に並べたものである。X線の屈折率 1よりもわずかに小さいため、
全反射が起こる臨界角は 1 度以下と非常に小さい。この条件を満たすよう、Wolter-I 型
光学系では回転双曲面と回転放物面の 2つの反射鏡で X線を 2回反射させることで、光
軸外での像の収差を小さくしている (図 4.2)。

S12 The XRT onboard Suzaku [Vol. 59,

Fig. 1. Schematic view of the Suzaku XRT mounted on the top plate of the Extensible Optical Bench (EOB). By courtesy of K. Abe, NIPPI Corporation.

Fig. 2. Picture of the module XRT-I1. Note that the thermal shield is not yet attached.

D
ow

nloaded from
 https://academ

ic.oup.com
/pasj/article/59/sp1/S9/1456765 by N

ara U
niversity of Education user on 01 D

ecem
ber 2021

図 4.2: (左)XRTの外観 (Serlemitsos et al. 2007)、(右)Wolter-I型 X線望遠鏡。

図 4.2からわかるように、XRTの 1つの反射鏡は円周に沿った小さな面積の X線しか
できない。遠方から来る微弱な X線を効率よく集めるためには、薄い反射鏡を同心円状に
たくさん並べ、大きくする必要がある。反射鏡ごとの結像位置は完全には揃わないため空
間分解能 (∼1分角)が下がる一方で、より大きな集光面積 (6.7 keVで 250 cm2)を得るこ
とができた。金属面で全反射が起こる臨界角は入射する X線のエネルギーに反比例して
小さくなる。これは焦点距離が一定であるときに、望遠鏡が集光できる面積がエネルギー
の 2乗で小さくなることを意味している。図 4.3は各 X線天文衛星の望遠鏡の有効面積
を示す。空間分解能は Chandra衛星で 0.5秒角、XMM-Newton衛星で 15秒角ですざく
衛星は劣るが、有効面積は ∼1 keV以上で Chandra衛星よりも大きく、XMM-Newton

衛星とは ∼5 keV以上で同等の大きさとなる。
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Fig. 3. Total effective area of the four XRT-I modules compared with
that of XMM-Newton and Chandra. Transmissions of the thermal
shield and the optical blocking filter, and the quantum efficiency of
the CCD are all taken into account.

light, which form a ghost image within the detector field
of view. Among various components of stray light, the
“secondary reflection” and the “backside reflection” are the
two major components, whose paths are shown in figure 5.
The “secondary reflection” is the light path where the incident
X-rays are reflected only by the secondary reflector, whereas
in the “backside reflection” the incident X-rays are first
reflected by the backside of the primary reflector, followed by

Fig. 4. Encircled-energy fraction (EEF) of a typical quadrant of
XRT-I at three energies (4.51 keV, 8.04 keV, and 9.44 keV) compared
with that of ASCA measured at 4.51 keV. The diameter used to define
the 100% flux as 24′ for the ASCA XRT and 17.′8 (= the size of the
CCD chip) for the XRT-I quadrant.

undergoing normal double reflection. For a geometrical reason,
these two components appear on the opposite side from the
detector center, irrespective of the incident orientation of the
stray light.

Since “backside reflection” includes reflection on a less
shiny backside, the stray flux due to “backside reflection” is
at least a factor of 5–6 smaller than that of the “secondary

Fig. 5. Major reflection paths occurring in the XRT structure. τ represents the oblique angle of the primary reflector measured from the optical axis of
the XRT. (a) Normal double reflection of the X-rays arriving from the on-axis direction. Incident X-rays are bent by an angle of 4τ in total, and converge
to the on-axis focus. (b) Secondary reflection, which arrives at the focal plane only if the incident angle of the X-rays θ measured from the optical axis is
in the range τ < θ < 2τ . (c) Stray-light path that gives rise to the brightest ghost among various backside reflections, that is, the reflection at the backside
of the primary followed by the normal double reflection. This pattern occurs when the X-ray incident angle is in the range 2τ < θ < 3τ . This figure is
taken from Mori et al. (2005).
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図 4.3: すざく衛星、Chandra 衛星、XMM-Newton に搭載された望遠鏡の有効面積
(Serlemitsos et al. 2007)。実線はすざく衛星搭載のXRT、破線は Chandra衛星、XMM-

Newton 衛星搭載の X 線望遠鏡を示す。ただし、検出器の検出効率等も加味してい
る。

図 4.4に示すように、XRTの有効面積は視野の中心よりも外側で小さくなる。これは
望遠鏡の端ほど X線の入射角が大きくなり、反射されにくくなるためである。この効果
を vignetting効果と呼ぶ。図 4.4はかに星雲の観測を用いて、衛星軌道上で実測した結果
である。

S18 The XRT onboard Suzaku [Vol. 59,

Table 4. Best-fit parameters of the contemporaneous power-law fit to the Crab spectra taken in 2005 September 15–16.

Sensor ID NH
∗ Photon index Normalization† Flux‡ χ2

ν (d.o.f.)

XIS-default position
XIS 0 0.33± 0.01 2.09± 0.01 9.93± 0.13 2.17 1.22 (817)
XIS 1 · · ·§ · · ·§ 9.89± 0.13 2.16
XIS 2 · · ·§ · · ·§ 10.04± 0.13 2.19
XIS 3 · · ·§ · · ·§ 9.52± 0.13 2.08

Average 9.845 2.15

HXD-default position
XIS 0 0.32± 0.01 2.09± 0.01 9.22 + 0.15

−0.14 2.00 1.27 (692)
XIS 1 · · ·§ · · ·§ 9.09± 0.14 1.98
XIS 2 · · ·§ · · ·§ 9.77± 0.15 2.13
XIS 3 · · ·§ · · ·§ 9.65± 0.15 2.10

Average 9.433 2.05
∗ Hydrogen column density in units of 1022 cm−2.
† Power-law normalization in units of photonscm−2 s−1 keV−1 at 1 keV.
‡ Energy flux in units of 10−8 cm−2 s−1 in the 2–10 keV band.
§ Constrained to be the same as the corresponding parameter of XIS 0.

Fig. 11. Vignetting of the four XRT-I modules using the data of the Crab Nebula taken during 2005 August 22–27 in the two energy bands 3–6 keV and
8–10 keV. The model curves were calculated with ray-tracing simulator with spectral parameters of NH = 0.33× 1022 cm−2, a photon index of 2.09, and
normalization of 9.845 photons cm−2 s−1 keV−1 at 1 keV. Note that the abrupt drop of the model curves at ∼ 8′ is due to the source approaching the
detector edge. See the text for more details. The excess of the data points of XIS 1 is probably due to insufficient calibration of the backside-illuminated
CCD.

in the background-integration region was consistent with
that from the source-integration region after an appropriate
area correction. This implies that the off-axis angle of the
background-integration region is very small compared with the
vignetting curve that non-X-ray background dominates over
the reduction of CXB due to vignetting effects (subsection 3.3)
in the background-integration region. Consequently, we do not
have to care about under-subtraction of the background due to
vignetting effects. Also note that the out-of-time events are the
dominant sources of background in observations of the Crab
Nebula. They are, however, not subject to vignetting, either.

3.3. Vignetting

The vignetting curves calculated by the ray-tracing simulator
are compared with the observed intensities of the Crab Nebula
at various off-axis angles in figure 11. We have utilized the data
of the Crab Nebula taken during 2005 August 22–27 (subsec-
tion 3.1) to search for the optical axis of each XRT. In the
figure, we have drawn the vignetting curves in the two energy
bands 3–6 keV and 8–10 keV. To obtain this, we first assumed
the spectral parameters of the Crab Nebula to be a power
law with NH = 0.33 × 1022 cm−2, photon index = 2.09, and
the normalization = 9.845 photons cm−2 s−1 keV−1 at 1 keV.
These values are the averages of the four detectors at the XIS-
default position (table 4). We then calculated the counting rate

D
ow

nloaded from
 https://academ

ic.oup.com
/pasj/article/59/sp1/S9/1456765 by N

ara U
niversity of Education user on 01 D

ecem
ber 2021

図 4.4: かに星雲の観測で得たデータの 3-6、8-10 keV のおける vignetting(Serlemitsos

et al. 2007)。実線は ray-tracingシミュレーションによるモデルカーブを表す。

XRTには多くの反射鏡が密に並べられてるため、入射 X線が正規の (2回反射を起こ
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す)経路以外で反射・散乱する場合がある。これを迷光と呼び、その反射方法として「二
次反射」と「裏面反射」がある。これらの経路を図 4.5に示す。二次反射は (b)のように
1段目の反射鏡では反射されず、2段目のみで反射を起こし検出器に到達する。裏面反射
では (c)のように 1段目の反射鏡の裏面で反射した後、正規経路の 2段目で反射を起こし
検出器に到達する。裏面反射は光沢のない面での反射のため、その迷光は二次反射での迷
光よりも 5-6倍程度小さくなる。よって、二次反射を減らすことが重要になる。すざく衛
星ではこの迷光を抑えるために望遠鏡前にプリコリメータを搭載することで、搭載前と比
べて 90%以上減少させることに成功した (Mori et al. 2005)。

No. 1] Astro-E2 Pre-Collimator for Stray Light Reduction 247

Fig. 3. Major reflection paths occurring in the XRT structure. τ represents the oblique angle of the primary reflector measured from the optical axis of
the XRT: (a) Normal double reflection of the X-ray arriving from the on-axis direction. Incident X-rays are bent by the angle 4τ in total, and converge to
the on-axis focus: (b) Secondary reflection, which arrives at the focal plane only if the incident angle of the X-ray, θ , measured from the optical axis is in
the range τ < θ < 2τ : (c) Stray light path that gives rise to the brightest ghost among various backside reflections, that is, the reflection at the backside
of the primary followed by the normal double reflection. This pattern occurs when the X-ray incident angle is in the range 2τ < θ < 3τ .

appear on the opposite sides with respect to the detector center,
irrespective of the oblique angle of the primary reflector, τ , and
the incident off-axis angle of the X-rays.

2.2. Simulation

In order to visualize the qualitative discussion so far, we
carried out a simulation using our ray-tracing program. The
program holds all information about the XRT, such as the
positions, thicknesses, and the oblique angles of the primary
and secondary reflectors, material as well as the roughness
of the reflecting surface, the angular profile of the reflected
X-rays, and the positions of obstacles, such as the alignment
bars (Kunieda et al. 2001). Virtual photons with arbitrary
energies are injected in the XRT from arbitrary directions, and
their paths are traced until they arrive at the focal plane, or are
terminated by striking against obstacles. We can estimate the
effective area, imaging capability, and intensities of the stray
light. Some introduction to the ray-tracing program can be
found in Misaki et al. (2005).

An example of the XRT-I focal-plane images of stray-light
is shown in figure 4. The XRT is illuminated with monochro-
matic X-rays at an energy of 1.49 keV (Al Kα) from an angle of
30′ off the optical axis. The six panels represent the total image
(top-left panel) and its decomposition into several compo-
nents. Since the plate scale is 0.′724 mm−1 (f = 4750 mm),
the focus of the normal double reflection appears at 41.45 mm
from the on-axis focus (bottom-left panel). Of the two major
stray-light components shown in the middle two panels, the
secondary reflection is much brighter than the backside reflec-
tion. This is because the reflectivity of the reflector backside,

bare aluminum with a rough surface, is significantly lower
than the front reflecting side. The real measurement in the
30 m X-ray beamline (Shibata et al. 2001) in the Institute of
Space and Astronautical Science (ISAS) of Japan Aerospace
eXploration Agency (JAXA) showed that the brightness of the
backside reflection is smaller than that of the secondary reflec-
tion by a factor of 5–6 (Mori et al. 2003).

Finally, we remark on the other two stray-light compo-
nents shown in the right panels of figure 4, which appear
in the XIS field of view. The primary reflection originates
from the quadrant that is located at the diagonal position
of that responsible for the secondary and backside reflec-
tions. The primary reflection is generally blocked by the
neighboring inner primary reflector. The innermost primary
reflector, however, does not have such an obstacle, and hence
the X-rays reflected from it can survive. It appears in the
XIS field of view if the source off-axis angle is in the range
20′ < θ < 30′. The direct component just passes through the
large space between the innermost reflector and the inner wall
of the housing. Although it can contaminate the edge of the
XIS detector when the source is located at the off-axis angle in
the range 35′ < θ < 42′, it never appears at the center of the
focal-plane detector.

2.3. Design Concept of the Pre-Collimator

It is now clear from figures 2 and 4 that the secondary reflec-
tion is much brighter than the backside reflection, and hence
it is important to consider a reduction of the secondary reflec-
tion. As explained in subsection 2.1, the path of the secondary
reflection grazes the top of the primary reflector (see figure 3b).
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図 4.5: XRTに入射してきた X線の経路 (Mori et al. 2005)。(a)正規の経路、(b)二次反
射の経路、(c)裏面反射の経路。

4.3 X線 CCDカメラ XIS

X 線 CCD カメラは、1993 年に打ち上げられた X 線天文衛星あすか (SIS) に初めて
搭載されて以来、諸外国の X 線天文衛星である Chandra(ACIS)、XMM-Newton(PN、
EPIC)にも搭載された (図 4.6)。その後も、X線天文衛星ひとみ (Takahashi et al. 2018;

Tanaka et al. 2018)など多くの X線天文衛星に搭載される主力装置である。
すざくに搭載された XIS(図 4.6) では X 線を検出する CCD は 2 次元に配列されたピ

クセルで構成されている。CCDには 24 µm四方の大きさのピクセルが 1024×1024個敷
き詰められており、その視野サイズは 17.8分 ×17.8分になる。CCDのピクセルに X線
が入射すると空乏層で光電吸収が起こり、その結果電子・正孔対を作る。この電子・正孔
対の数は入射 X線のエネルギー E に比例しており、∼ E/WSi 個となる。ここでWSi は
Siの平均電離エネルギーで ∼3.65 eVである。この生成する電荷の位置と量を測定するこ
とで入射 X線の検出位置とエネルギーを知ることができる。検出器の位置分解能はピク
セルサイズ (24 µm)によって決まり、比例計数管 (∼ 100 µm)と比べて優れている。ま
た、入射 X線はエネルギーが大きいほど透過力が大きくなってしまう。そのため高エネ
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2. Mechanical and Thermal Structure of the XIS

A photograph of the XIS sensor (CCD + camera body) is
shown in figure 1, while the cross section is shown in figure 2.
The XIS camera body consists of (from top to bottom in
figure 2) a hood, bonnet, and base. The hood has five
baffles to block stray light. The bonnet includes a vacuum
valve, an optical blocking filter (OBF), calibration sources
(55Fe), a pressure sensor, a paraffin actuator, and a door. The
base contains an X-ray CCD mounted on an alumina (Al2O3)
substrate and is attached to a heat sink assembly made of
copper (Cu). A Peltier cooler incorporated in the heat sink
can cool the detector to its on-orbit operating temperature of
−90◦C. Over the frame-store region of the CCD, an aluminum
(Al) shield with a gold (Au)-plated nickel (Ni) surface treat-
ment is placed to block X-ray irradiation. The surfaces of the
substrate, the heat sink assembly, and the shield are also plated
with Au. The bonnet and the hood are made of Al with black
surface finish. The inside of the base is Ni-plated, except for
the feed-through plate which is Au electro-plated. The XIS
sensor is covered by multi-layer insulators to reduce heat-flow
from the satellite body.

The XIS sensor has an electric valve, mainly used to
evacuate the base during ground testing before launch. The
body was kept at vacuum during launch to protect the fragile
OBF from acoustic vibration. A pressure sensor is installed
in the body to monitor the internal pressure. The valve was
opened immediately after the launch to evacuate the body to
sufficiently high vacuum and to allow cooling the CCD detec-
tors. Then the valve was closed again to prevent possible
contamination on the CCD from the thruster fuel during the
perigee-up operation. The non-X-ray background (NXBG)
data and calibration data from the door-attached sources were
accumulated in the door-closed configuration for 18 days. The
door was then opened by the paraffin actuator.

2.1. Calibration Source

Each XIS sensor has three 55Fe calibration sources. One is
attached to the door, and illuminates the whole imaging area
(IA: see subsection 2.3). This calibration source was used
on the ground and for initial on-orbit calibration before the
door was opened. For normal observations, after the door was
opened, this calibration source is out of the field of view of
the CCD. The other two calibration sources are located on a
side wall of the bonnet and illuminate the two far-end corners
(from the read-out node) of the IA. The fluxes of the calibra-
tion sources were selected so that the gain can be determined
at 5.9 keV with a statistical error of 0.1% within a single orbit
early in the mission.

2.2. Optical Blocking Filter

The XIS CCDs are sensitive to optical and UV light, and
hence have optical blocking filters (OBFs) 20 mm above the
IAs. The OBF is made of a polyimide (C22H10N2O4) film
with vapor-deposited Al on both sides, in order to avoid light
leakage from pinholes. The thicknesses of the Al on the two
sides of the filter are different from each other. This reduces
the light transmission by the interference effect (Born, Wolf
1999). The thicknesses of the polyimide film and the Al layers

Fig. 1. A picture of the XIS sensor.

Fig. 2. Cross section of the XIS sensor.

are ∼1400Å and ∼800Å + 400Å, respectively. The OBF has a
low transmission coefficient for optical light (≤ 5× 10−5), but
is transparent to X-rays (≥ 80% above 0.7 keV). The measured
transmissions for optical light and soft X-rays are reported in
Kitamoto et al. (2003).
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図 4.6: XISの外観 (Koyama et al. 2007)

ルギーの X線の検出効率を上げるには、空乏層を厚くする必要がある。
4台のXISのうち、3台 (XIS0, 2, 3)は表面照射型 (front-illuminated; FI)、1台 (XIS1)

は裏面照射型 (back-illuminated; BI) である (図 4.7)。FI-CCD では X 線が電極側から
入射する。一部の低エネルギーの X線は電極や絶縁層で吸収されるため、低エネルギー側
での検出効率が下がる。一方、BI-CCDでは X線が電極の逆側から入射する。そのため、
BI-CCDの低エネルギーの X線に対して FI-CCDよりも高い検出効率を得ることができ
る。しかし、空乏層の厚さは FI-CCDで∼ 65 µm、BI-CCDで∼ 42 µmと、FI-CCDの
方が厚い。そのため、高エネルギーの X線の検出効率は FI-CCDの方が高くなる。また、
XIS のエネルギー分解能は 130 eV(@ 5.9 keV) で、時間分解能は 8 秒 (Normal mode)

である。さらに、XISには素子全面を使用する full windowモードと一部のみを使用する
windowモードがある。
CCDは露光される Imaging areaと、そこで生成された電荷が輸送される Frame-store

region がある。Imaging area では光電吸収により生成された電荷される。この電荷は
8 秒間の露光の後、隣のピクセルにバケツリレー方式で次々と転送され、Frame-store

region にあるピクセルに移動し、読み出しノード (Read-out nodes) で読み出される。
CCDの受光部 (Imaging area)は 4つのセグメント (A、B、C、D)に分かれており、そ
れぞれに読み出しノードが存在する。1つのセグメントは水平方向 256ピクセル、垂直方
向 1024ピクセルの大きさを持つ。CCDは宇宙空間で宇宙線と作用することで格子欠損
が生じる。この格子欠損に電荷がトラップされてしまうため、転送によって電荷が失われ
る。また、電荷トラップは確率過程のため電荷損失にばらつきが生じ、それ故エネルギー
分解能が低下する。これを防ぐために、XISでは予め人工的に電荷 (犠牲電荷)を格子欠
損に注入し埋めておくことで、電荷が損失されにくくした (Nakajima et al. 2008)。この
機能を Spaced-raw Charge Injection(SCI) と呼ぶ。打ち上げから約 1 年後に SCI を施
した結果、XISのエネルギー分解能は打ち上げ当初のレベルまで回復した (Uchiyama et
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というガウス分布となる。r は、この面内の電荷を中心とする動径方向の距離を表す。以上よ
り、電極に到達するときの正孔雲の広がり σ は、

σ =
√
2Dt =

√
2D

εSi
µeND

ln
zd

zd − z
(3.12)

となる。この熱拡散によって正孔雲が複数のピクセルにまたがる可能性が高くなる。

3.3 表面照射型 CCD と裏面照射型 CCD

CCD には電極がある表面側から X 線を入射する表面照射型と、その反対側の面から X 線
を入射する裏面照射型があり、それぞれで性質が異なる。図 3.3 に表面照射型と裏面照射型の
断面構造を示す。

Low energy
X-ray

High energy
X-ray

Gate

Insulator

Depletion
layer

Field-free
region

Front-illuminated CCD Back-illuminated CCD

Low energy
X-ray

High energy
X-ray

Gate

Insulator

Depletion
layer

図 3.3 表面照射型 CCD (左) と裏面照射型 CCD (右) の断面構造。

3.3.1 表面照射型 CCD (Front-illuminated: FI)

電極のある表面から X 線を照射する方式で、従来から使用されている一般的な方式である。
電極側で軟 X 線が吸収されてしまい、低エネルギーでの検出効率が低下するという欠点があ
る。さらにまた空乏化されていない中性領域も不感層となるが、電極と反対側から正の電圧を
印加し、中性領域の正孔を CCD の裏面に排斥することでこの影響を小さくすることができ
る。この電圧をバックバイアスと呼ぶ。

3.3.2 裏面照射型 CCD (Back-illuminated: BI)

電極のない裏面から X 線を照射する方式である。電極がないため低エネルギー X 線に対す
る検出効率が向上する。電極が X 線の入射面と反対側にあるため、中性領域をなくして完全
空乏化する必要がある等、加工プロセスが容易でないという欠点がある。
Suzaku/XIS では FI が 3 つ、BI が 1 つの計 4 枚の CCD 素子が使用された。SXI では
使用する 4 つの素子全てが BI である。

図 4.7: (左)FI、(右)BIの概略図 (鷲野 遼作 修士論文 2016)。

al. 2009)。 No. 1] XIS on Suzaku S25

Fig. 3. Schematic view of the XIS CCD (top view). The CCD
consists of four segments (A, B, C, and D), each with a dedicated
read-out node.

2.3. X-Ray CCDs

The XIS has four sensors (XIS 0 through XIS 3), and each
sensor has one CCD chip, which is a MOS-type three-phase
CCD operated in the frame transfer mode. A schematic view
of the CCD can be seen in figure 3. The CCD consists of
four segments (A, B, C, and D), each with a dedicated read-out
node. Three sensors (XIS 0, 2, and 3) contain front-illuminated
(FI) CCDs and the other (XIS 1) has a back-illuminated (BI)
CCD. Since the front side of the CCD has a gate structure
made of thin Si and SiO2 layers, the FI CCD is less sensitive
than the BI CCD to soft X-rays. A simplified model of the
dead layers in the FI devices, in which the gate structure is
approximated as a stack of nearly uniform slabs, has been fit
to the ground calibration data. Then the dead layer thicknesses
of ∼ 0.28 µm (Si) and ∼ 0.44 µm (SiO2) are inferred. The
surface dead layers of the BI CCD is very thin, consisting of
5 nm HfO2, 1 nm Ag, and 3 nm SiO2. However, the quantum
efficiency (QE) of the BI CCD is also affected by imperfect
charge collection efficiency near the back surface of the silicon,
which has not been fully characterized as of this writing. The
BI CCD has a thinner depletion layer (∼ 42µm) than the FI
CCDs (∼ 65 µm). Therefore the QE of the BI CCD at high
energy is lower than the FI CCDs. The QEs for the FI and BI
CCDs are shown as a function of energy in figure 4.

A chemisorption charging process developed at the
University of Arizona is applied to the BI CCD. This process
improves the charge collection efficiency near the back (X-ray
illuminated) surface, and hence provides nearly the same
energy resolution of the FI CCDs even in soft X-rays. Details
on the application of the chemisorption charging process are
found in Lesserand Iyer (1998).

The imaging area (IA) of the CCD has 1024× 1024 pixels.

Fig. 4. The QE as a function of incident energy, calculated using best
estimate values of the thickness of dead layers and depletion layer. The
solid line represents the FI CCD (XIS 0) and the broken line is for the
BI CCD (XIS 1).

Table 1. Specifications/characteristics of the XIS CCD combined
with the OBF and the XRT.

Field of view 18′ × 18′
Energy range 0.2–12 keV
Format 1024× 1024 pixels
Pixel size 24µm× 24µm
Energy resolution ∼ 130eV (FWHM) at 5.9 keV
Effective area∗

1.5 keV 330cm2 (FI†), 370cm2 (BI‡)
8 keV 160cm2 (FI†), 110cm2 (BI‡)

Readout noise ∼ 2.5 electrons (RMS)
Time resolution 8 s (normal), 7.8 ms (P-sum§)

∗ On-axis effective area for one sensor including the OBF transmission,
the CCD quantum efficiency, and the XRT effective area. The calcu-
lations are for a point source integrated over a circular region with a
6 mm (4.′34) radius.

† Front-illuminated CCD.
‡ Back-illuminated CCD.
§ Parallel-sum clocking mode.

The pixel size is 24 µm × 24 µm, giving a size of 25 mm ×
25mm for the IA. The IA, combined with the XRT, covers an
18′ × 18′ region on the sky. The specification of the XIS CCD
combined with the OBF and the XRT is summarized in table 1.
Position in the IA is defined by the detector-fixed coordinates
(ActX, ActY), where the origin (0, 0) is taken to be the first
pixel read-out of segment A in normal clocking mode (clocking
modes are defined below in subsection 3.2). The positive direc-
tions are shown by arrows in figure 3. In the IA, ActX runs from
0 to 1023 (from segment A to D), while ActY runs from 0 to
1023 (from the read-out node to the charge injection register).
The four XIS sensors are placed on the focal planes of the
four X-Ray Telescope (XRT) modules, in different orientations
with respect to the satellite coordinate system: the ActX axes
of XIS 0 and 3 are anti-parallel to the satellite X-axis, while
those of XIS 1 and 2 are anti-parallel and parallel to the satel-
lite Y -axis, respectively.
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図 4.8: CCDの概略図 (Koyama et al. 2007)。

XISで得られるデータには、バックグラウンドが含まれる。このバックグラウンドは宇
宙 X線背景放射 (CXB)と非 X線バックグラウンド (Non X-ray Background; NXB)に
大別される。NXBには宇宙線が衛星の構成物質に入射して生じる特性 X線や、宇宙線が
CCDで作るイベントがある。宇宙線の作るイベントは複数のピクセルにまたがって検出
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されることが多いため、その広がりから NXBと判定して取り除くことができる (グレー
ド判定法)。この方法でも一部の NXBは X線イベントとして判定されてしまうので、こ
れを除去するために太陽光に照らされていない地球 (夜地球) のデータから NXB を見積
もる。図 4.9に FI-CCD(XIS0)と BI-CCD(XIS1)の NXBスペクトルを示す。FI-CCD

と BI-CCDの NXBは大きく異なることがわかる。これは BI-CCDの空乏層が FI-CCD

よりも薄く宇宙線との作用が小さくなり、その結果生成される電荷が少なく X線イベン
トとの区別がつきにくくなってしまうからである。FI-CCD は全体としてカウント率が
低く (∼ 10−8 以下)、BI-CCDでは特に ∼7 keV以上で高くなっている。XIS1で取得さ
れたデータは特に高エネルギー帯 (∼ 6 keV)で NXBが顕著となるため、今回の XIS1の
データ解析では 6 keV以上のエネルギー帯域は使用しない。

S12 N. Tawa et al. [Vol. 60,

observation time (Carter & Read 2007). However, this compo-
nent hardly affects Suzaku.

The solar component (2) includes the fluorescence lines of
nitrogen and oxygen from the atmosphere of Earth and scat-
tered solar X-rays. The intensity of the solar component
depends on both the solar activity and the elevation angle
from the sunlit Earth edge. This component can be mini-
mized by filtering data based on the elevation angle from the
sunlit Earth edge. Emission lines of nitrogen and oxygen
are enhanced through charge exchange between interplanetary
and geocoronal neutral atoms and metal ions in the solar-wind
(Fujimoto et al. 2007). Referring to the solar wind data, proton
or X-ray fluxes, helps to evaluate of this component.

The spectrum of the CXB is approximated by a power-law
spectrum having a photon index of ! 1.4 in the 2–10 keV band
(Kushino et al. 2002). The CXB is known to be a collection of
faint unresolved extragalactic sources (Hasinger et al. 2001). It
is uniform over the sky with some fluctuation. The LHB and
galactic diffuse X-ray emissions are dominant below 1 keV, and
their spectra depend on the direction of the sky. Snowden et al.
(1997) proposed a model that provides their spectra based on
the ROSAT all-sky survey.

Among the three components of the XIS background, the
solar component is time variable and the most difficult to
model. We try to minimize it by using the orbital and altitude
data, which are elevation angles from the day or night Earth
edge, and the solar-wind data. The diffuse X-ray component
is basically stable, and can be evaluated by observing other
fields by Suzaku. The target of this paper is to properly esti-
mate the NXB, so that we can use it as a background model.
It is most important to establish a method to accurately eval-
uate the NXB spectra and time variations in order to maxi-
mize the advantage of the low background level of the XIS.
We have thus constructed an XIS NXB database to be used in
evaluating the NXB and have introduced a method to generate
the NXB model, given the intensity of charged particles.
We have also examined and confirmed the reproducibility of
our NXB model.

2. NXB of the XIS

2.1. NXB Database

We constructed a database of the XIS NXB from events
collected while Suzaku was pointed toward the night Earth
(NTE). Under this condition, the diffuse X-ray component (3)
was blocked, and the solar component (2) did not contaminate.
The criteria with which we selected the NTE events were as
follows:

" Rev0.7 products (Mitsuda et al. 2007), of which the XIS
mode was the normal 5#5 or 3#3 mode (without burst
or window options). The events were further filtered
with the condition of T SAA HXD > 436 s, where
T SAA HXD means the time after passage of the South
Atlantic Anomaly (SAA). This criterion was used in
revision 1.2 or 1.3 products (Mitsuda et al. 2007), and
this filtering excluded flares in the NXB intensity just
after Suzaku passed through the SAA. The events during
the telemetry saturation were also excluded.

" Cleansis in FTOOLS was applied with the default
parameters to exclude any flickering pixels.

" The NTE events were extracted for Earth elevation
angles (ELV) less than $5ı, and Earth day-time eleva-
tion angles (DYE ELV) greater than 100ı.

Since the XIS was in its initial operation during 2005 August,
we collected the NTE events from data observed between
2005 September and 2006 May with the above criteria. The
total exposure time of the NTE data was ! 785 ks for each
XIS. The NXB database1 consists of the NTE event files and
the associated enhanced house keeping (EHK) file, in which
orbital information is listed with time. Two associated tools,
mk corsorted spec v1.0.pl and mk corweighted bgd v1.1.pl,
to generate the NXB model using the cut-off-rigidity, were also
prepared. Since the event files in the database can be processed
with various FTOOLS including XSELECT, the NXB spectra
can be easily created. The subject of this paper is to generate
the most appropriate NXB spectra for a given observation.

We hereafter refer to “NTE events” as the NXB events, and,
refer to the data comprising the NXB events as the “NXB
data”. Additionally, the “NXB database” indicates a data set
that contains the NXB event files and the associated EHK file.

2.2. NXB Spectra

Figure 1 shows the NXB spectra of XIS 0 and XIS 1. The
spectra were extracted from the whole region of the CCD,
except for the calibration source regions (two corners of the
CCD chip, Koyama et al. 2007). The XIS FOV is ! 287
arcmin2, which is 91% of the FOV of the whole CCD chip.
The spectra show fluorescence lines of Al, Si, Au, Mn, and
Ni in the XIS and XRT. Table 1 gives the intensities of these
emission lines, and table 2 gives the origin for each fluores-
cence line. The XIS 0 has relatively strong Mn-K emission

Fig. 1. Spectra of the NXB in the XIS 0 (black) and the XIS 1 (gray).

1 The first version of the database is accessible via Suzaku web page at
ISAS/JAXA h http://www.astro.isas.jaxa.jp/suzaku/analysis/xis/nte/ i and
GSFC/NASA h http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/suzaku/analysis/xisbgd0.
html i, but the NXB data in this database lack T SAA HXD and telemetry
saturation filtering described here, leading to a total exposure of 800 ks.
The second version (the product of this paper) will be released in 2007
October.
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図 4.9: XIS0、XIS1の NXBスペクトル (Tawa et al. 2008)。

すざく衛星の大きな特徴は、バックグラウンドレベルの低さである。図 4.10 に各衛
星のバックグラウンドのカウント率を示す。最もバックグラウンドが低いのはあすか
衛星の SIS であるが、すざく衛星の XIS もこれに匹敵するほど低いことがわかる。す
ざく衛星の持つこのバックグラウンドレベルと良好なエネルギー分解能 (∼130 eV)

の 2 つの特徴は、広がった天体である超新星残骸の観測には適している。そのため、
本研究ではすざく衛星のデータを使用して解析を行うこととした。しかし、2006 年
11 月に XIS2 が、2009 年 6 月には XIS0 の一部が不具合により使用できなくなった
(http://www.astro.isas.jaxa.jp/suzaku/doc/suzakumemo/suzakumemo-2007-08.pdf;

http://www.astro.isas.jaxa.jp/suzaku/doc/suzakumemo/suzakumemo-2010-01.pdf)。
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Fig. 5. XIS background counting rate as a function of energy. The background rate was normalized with the effective area and the field of view,
which is a good measure of the sensitivity determined by the background for spatially extended sources. The background rate of ASCA, Chandra, and
XMM-Newton adopted from Katayama et al. (2004) are shown for comparisons.

Fig. 6. Background counting rate of Suzaku HXD as a function of energy. The background rate was normalized by the effective area. Background
spectra of Beppo-SAX and RXTE were taken from documents for cycle 5 and cycle 11 guest observer programs2, respectively, and are shown for
comparison. The intensity of the Crab nebula is also shown.

in the low-energy range below 1 keV. In other words,
the pulse-height distribution to monochromatic X-rays has a
much smaller low-pulse-height tail compared to the CCDs on
2 〈http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/sax/shp proposal.html〉,

〈http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/cycle11 stage1.html〉.

previous missions. This makes it possible to clearly recognize
low-energy lines, e.g. K-shell emission lines of C, N, O.
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nloaded from
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ic.oup.com
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図 4.10: 各衛星の有効面積と視野で規格化したバックグラウンドのカウント率 (Mitsuda

et al. 2007)。ASCA、Chandra、XMM-Newtonは Katayama et al. (2004)のデータを
使用している。
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第 5章

解析方法と結果

5.1 観測とデータ処理

本研究では、X線天文衛星すざくに搭載されている XISで取得された観測データを使
用した。全ての観測は XIS 全面を使用する full windowモードで行われた。今回使用し
た観測データの詳細を表 5.1にまとめた。

表 5.1: 観測データ

ターゲット名 観測 ID 観測開始日時 (R.A, Dec) 観測時間
W28 CENTER 505005010 2010-04-03 07:23:22 (270◦.0750, − 23◦.3667) 73.0 ks

W28 EASTSHELL 505006010 2011-02-25 10:54:11 (270◦.3570, − 23◦.2917) 100 ks

W28WEST 506036010 2011-10-10 01:23:59 (269◦.8333, − 23◦.6000) 151 ks

W28 SOUTH 508006010 2014-03-22 23:51:25 (270◦.2548, − 23◦.5603) 40.9 ks

W28 SOUTH 508006020 2014-10-08 11:09:50 (270◦.2548, − 23◦.5603) 61.7 ks

HESS J1804-216 500008010 2006-04-07 11:49:16 (270◦.9600, − 22◦.0244) 40.7 ks

XISは 3台の FI-CCD(XIS0, 2, 3)と 1台の BI-CCD(XIS1)で構成されている。しか
し、2006年 11月に XIS2が、2009年 6月には XIS0の一部が不具合により使用できなく
なった (4.3節)。
解析ツールとして NASA が公開している HEAsoft 6.27 を使用した。NXB は xis-

nxbgen(Tawa et al. 2008) を用いて見積もり、検出器の応答関数と有効面積はそれぞれ
xisrmfgenと xissimarfgen(Ishisaki et al. 2007)を用いて作成した。スペクトル解析には
解析ソフト XSPEC version 12.12.0、SPEX version 3.06.01を使用した。

5.2 X線イメージ

図 5.1は NXBを差し引き、vignetting補正をした 0.5–4 keV(軟 X線帯域)の X線イ
メージを示す。軟 X線帯域での分布は、中心でその輝度がピークとなり、北東方向に伸び
ていることがわかる。また ROSAT 衛星の観測と同様、北東領域で明るくなっているこ
とがわかる (Rho & Borkowski 2002)。
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図 5.1: W28の 0.5–4 keVイメージを示す。NXBを引き、vignetting効果の補正もして
ある。白実線は source領域を表し、ここからスペクトルを取得した。白破線には点源が
存在しているため、この領域は使用しない。

5.3 解析に使用するモデル

解析ソフト XSPECのモデルについて説明する。

Phabs

星間物質による吸収量を表すモデル。吸収断面積は Balucinska-Church & McCam-

mon (1992)を参照している。フリーパラメータは水素柱密度 NH である。

APEC

CIE プラズマのモデルである。主なパラメータは電子温度 kTe、元素の存在量 (アバ
ンダンス)、規格化定数 Normalization である。太陽のアバンダンスを表 5.2 に示す。
Normalizationは以下の式で表される。

Normalization =
10−14

4πD2

∫
nenHdV (5.1)
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D、ne、nH、V はそれぞれ天体までの距離 (cm)、電子密度 (cm−3)、水素密度 (cm−3)、
プラズマ体積 (cm3)を表す。

Powerlaw

べき型関数モデルを表す。主なパラメータは光子指数 Γ、規格化定数 Normalization

(photons keV−1 cm−2 s−1 @1 keV)である。

Gaussian

ガウス関数モデルを表す。主なパラメータは輝線中心エネルギー E、輝線幅 σ、規格化
定数 Normalization(photons cm−2 s−1 arcmin−2)である。

REDGE

RRC モデルを表す。主なパラメータは電子温度 kTe、エッジエネルギー、
Normalization(photons cm−2 s−1)である。

Bremss

熱制動放射モデルを表す。主なパラメータは電子温度 kTe、Normalization

(photons cm−2 s−1)である。

RNEI, NEIJ

電離非平衡プラズマのモデルである。主なパラメータは電子温度 kTe、初期電離温
度 kTi(z)、アバンダンス、電離 (再結合) タイムスケール net、赤方偏移 z、規格化定数
Normalization(cm−5) である。電離 (再結合) タイムスケール net は電子密度 ne と経過
時間 tの積で表されるパラメータで、プラズマの進化を表す。net ∼ 1012−13 s cm−3 に
なると電離平衡 (CIE)となる。ne が大きくなると電子とイオンの相互作用する頻度が大
きくなるため、CIEになるまでの時間が短くなる。

5.4 W28のバックグラウンドの見積もり

取得された X線スペクトルには、天体由来 (W28)の X線の他に他天体からの X線が
含まれている。そのバックグラウンドを見積もるために、天体以外からバックグラウンド
領域を選択する必要がある。ただし天体のスペクトルからバックグラウンドスペクトルを
引き算すると、誤差の伝播により統計誤差が大きくなってしまう。そのため、本研究では
バックグラウンドに関する先行研究の結果を踏まえたモデル化を行うことで、誤差を低減
させる手法を採用する。
W28は銀河中心近くの銀河面に位置しているため、バックグラウンドは銀河リッジ X

線放射 (Galactic Ridge X-ray Emission; GRXE; Uchiyama et al. 2013)の寄与が大き
い。加えて、前景放射 (Foreground Emission; FE)と宇宙 X線背景放射 (Cosmic X-ray
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表 5.2: 太陽における元素組成比

Z 元素 アバンダンス ♯

1 H 1.00 11 Na 2.14× 10−6 21 Sc 1.26× 10−9

2 He 9.77× 10−2 12 Mg 3.80× 10−5 22 Ti 9.77× 10−8

3 Li 1.45× 10−11 13 Al 2.95× 10−6 23 V 1.00× 10−8

4 Be 1.41× 10−11 14 Si 3.55× 10−5 24 Cr 4.68× 10−7

5 B 3.98× 10−10 15 P 2.82× 10−7 25 Mn 2.45× 10−7

6 C 3.63× 10−4 16 S 1.62× 10−5 26 Fe 4.68× 10−5

7 N 1.12× 10−4 17 Cl 3.16× 10−7 27 Co 8.32× 10−8

8 O 8.51× 10−4 18 Ar 3.63× 10−6 28 Ni 1.78× 10−6

9 F 3.63× 10−8 19 K 1.32× 10−7 29 Cu 1.62× 10−8

10 Ne 1.23× 10−4 20 Ca 2.29× 10−6 30 Zn 3.98× 10−8

♯水素を 1とした場合の各元素の個数比。

Background; CXB)もW28のバックグラウンドに寄与する。

銀河リッジ X線放射 (GRXE)

GRXE は銀河面に沿った広がった放射である (Warwick et al. 1985; Koyama et

al. 1986)。その特徴として 3つの鉄輝線、中性鉄 (FeI Kα)輝線 (E∼6.4 keV)、He状鉄
(Fe Heα)輝線 (E∼6.7 keV)、H状鉄 (Fe Lyα)輝線 (E∼7.0 keV)が存在する。GRXEの
起源として、銀河面上に真に拡がったプラズマである「プラズマ説」と分解できない暗い
X線天体の重ね合わせである「点光源説」 (Revnivtsev et al. 2009)が考えられているが、
未だ議論が続いている。GRXEは kTe = 1.33 keVの低温プラズマ (Low Temperature

Plasma; LP)、kTe = 6.64 keVの高温プラズマ (High Temperature Plasma; HP)、FeI K
輝線を放射する冷たい物質 (Cold Matter; CM) で構成される (Uchiyama et al. 2013)。
GRXEは以下のモデルで表される。

GRXE = Phabs(GRXE)× (VAPEC (LP) +VAPEC (HP)

+ Phabs(CM)× (Powerlaw +Gaussian(FeI Kα) +Gaussian(FeI Kβ)) (5.2)

ここで Uchiyama et al. (2013)に従い、GRXE領域に高密な分子雲が存在しないこと
から NH(CM) は 0に固定した。

前景放射 (FE)

FE は銀河面よりも手前にあるプラズマ、もしくは天体からの放射である。Uchiyama

et al. (2013)によると、星間吸収NH(FE) = 5.6×1021 cm−2で温度が 0.09 keV、0.59 keV

を持つ 2成分の CIEモデルで表される。

FE = NH (FE) × (APEC (low) +APEC (high)) (5.3)
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宇宙 X線背景放射 (CXB)

CXBは遠方に存在する多数の活動銀河核の重ね合わせであると考えられている、一様
で等方的な放射である。Kushino et al. (2002) では、CXB をべき関数モデルを用いて
フィットを行い、光子指数 Γ = 1.412 ± 0.007 ± 0.025、2–10 keV での平均フラックス
(6.38± 0.04± 0.64)× 10−8 erg cm−2 s−1 sr−1 (それぞれ 1σ での統計誤差と系統誤差)

と見積もった。
CXB = NH(CXB) × Powerlaw (5.4)

CXB は銀河外からの放射であることから、Uchiyama et al. (2013) に従い NH(CXB) は
NH(GRXE) の 2倍とした。

以上のモデルを用いて、バックグラウンドモデルを作成する。 FE の各パラメータは
Uchiyama et al. (2013) の値に固定し、Normalization のみフリーパラメータとした。
GRXEは、NH(GRXE)、LPと HPの Normalization、CMの FeI Kα輝線の強度をフリー
パラメータとし、FeI Kβ の強度は FeI Kαの 0.125倍にした (Kaastra & Mewe 1993)。
CXBの強度は Kushino et al. (2002)、Uchiyama et al. (2013)に倣って算出した。
2つの先行研究 Sawada & Koyama (2012)と Okon et al. (2018)では選択したバック

グラウンド領域が異なっていた。そこでまず、どちらの先行研究の領域が望ましいかを検
討した。

Publications of the Astronomical Society of Japan, (2014), Vol. 00, No. 0 3

Table 1. Observation log.

Target Obs. ID Obs. date (R.A.,Dec.)∗ Effective exposure (ks)

W28 CENTER 505005010 2010-Apr-03 (18h00m17s, −23◦21′59′′) 73.0

W28 NE 505006010 2011-Feb-25 (18h01m30s, −23◦17′30′′) 100

∗ Equinox in J2000.0.
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Fig. 1. Images of W28 in the energy band of 0.65–4.0 keV after NXB subtraction and vignetting effect and exposure correction. The cyan solid and dash

lines denote the source and background regions, respectively. In the left panel, the magenta contours indicate the distribution of the 12CO (J = 2− 1) line

emissions for VLSR = –15 km s−1 to 15 km s−1 as observed with the NANTEN2 telescope (Torii et al. 2011). The magenta contours are drawn every 40 K

km s−1 from 40 K km s−1. The 1720 MHz OH maser emission (Claussen et al. 1997) detected at the locations indicated by the green crosses are taken with

the Karl G. Jansky Very Large Array (VLA). In the right panel, the radio 325 MHz image shown as the white contours are taken with VLA. The white contours

are drawn every 0.225 Jy/beam from 0.05 Jy/beam.

α lines in the low energy band. As shown in the lower panel of

figure 2, there are two prominent lines around ∼ 6.5 keV. The

measured line centroids are 6370+30
−15 eV and 6671+11

−10 eV, which

are consistent with those of Fe I Kα (6.40 keV) and Fe XXV

Heα (6.68 keV), respectively. It is reasonable to consider that

they are mostly attributed to the GRXE since the SNR emission

(Sawada & Koyama 2012) and a possible non-thermal emission

including the Fe I Kα line produced by LECRp (Nobukawa et al.

2018) are both relatively weak as noted by these studies. We,

however, carefully evaluated the contributions of each compo-

nent as described below.

Figure 3 presents the Fe I Kα and Fe XXV Heα intensities

of each region measured by fitting the 6.0–7.5 keV spectra

with a phenomenological model: a power-law continuum plus

four Gaussians at 6.40 keV (Fe I Kα), 6.68 keV (Fe XXV Heα),

6.97 keV (Fe XXVI Lyα), and 7.06 keV (Fe I Kβ). We plot, for

comparison, the intensities of a region outside W28 (“outside”;

see figure 1). We found that the intensities of both lines are

almost consistent with the GRXE level in the outside region,

whereas the Fe I Kα and Fe XXV Heα lines are relatively strong

in region 1 and region 4, respectively. As pointed out by Rho &

Borkowski (2002), hard emission is concentrated on the center

of the remnant. We thus expect the presence of a high temper-

ature plasma in region 4, which is able to emit the Fe XXV Heα

line. On the other hand, the Fe I Kα excess is significant only in

region 1 where the shock is interacting with the clouds. The re-

sult implies a similar Fe I Kα enhancement reported for several

Galactic SNRs (Sato et al. 2014; Sato et al. 2016; Nobukawa

et al. 2018). This point will be discussed in more detail in

section 4.2.

3.3 Local X-ray Background

We first estimated the background spectrum from a nearby

blank-sky data (Obs ID: 500008010) following Sawada &

Koyama (2012). However, the background level of the blank-

sky data above 4 keV is significantly higher than the total flux of

the W28 regions in the same energy band, although it is within

the global fluctuation of the GRXE presented by Uchiyama et

al. (2013). Note that Sawada & Koyama (2012) only used the

data below 5 keV for their spectral analysis. We speculate that,

in this case, the discrepancy of the GRXE levels between the

two observations could be negligible. On the other hand, we

found significant contributions from the thermal emission from

W28 around the Fe XXV Heα line as explained above. We there-

fore used another local background extracted from a source-free

図 5.2: XISで取得されたW28の北東、中心部分の 0.65–4.0 keVの X線イメージ (Okon

et al. 2018より引用)。マゼンタのコントアは NANTEN2で観測した 12COの輝線を表
し、緑のバツは OHメーザー (1720 Hz)のスポットを表す (Claussen et al. 1997)。白の
コントアは VLAで観測した 325 MHzの電波連続波を表す。図中破線が outside領域で
ある。

初めに Okon et al. (2018)に倣って、W28の北東領域の外側である outside領域から
スペクトルを取得した (図 5.2)。図 5.3に outside領域のスペクトルを示す。バックグラ
ウンドモデルでフィットした結果、∼2 keV以下においてスペクトルの超過が見られた。
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図 5.3: outside領域から取得した 0.65–10 keVバンドの X線スペクトル。横軸は X線 1

個のエネルギー、縦軸は X線のカウント数を表す。図下は、データとモデルの差である残
差を表す。赤、青実線はそれぞれバックグラウンド、SNRモデルを表す。

この形状がW28 のスペクトルに類似しているため、W28 の明るい部分からの漏れ込み
である可能性がある。そこで、W28のスペクトルが outsideのスペクトルの 1–2 keVを
説明できるかを調べた。W28のスペクトルモデルは Okon et al. (2018)のものを参照し
た。その結果、図 5.3で示す通り、1–2 keVの構造はW28のスペクトルモデルで説明で
きることが分かった。
図 5.1に見られるように、W28は softバンドにおいて明るく輝いているため、∼2 keV

以下のバックグラウンドレベルを正確に評価できないことはW28 のスペクトル解析に
支障をきたし得る。そのため次に Sawada & Koyama (2012) で用いられた W28 の隣
の視野である、HESS J1804-216 を調査した。全エネルギー帯域の X 線イメージを図
5.4 に示す。視野の上部の点源以外に明るい天体は見つからなかった。そこで、図 5.4

の円領域からスペクトルを取得した。outside のスペクトルと 1–2 keV 帯域の形状が異
なり、先行研究 (Uchiyama et al. 2013) のスペクトルに良く似ている。バックグラウ
ンドモデルでフィットした結果を図 5.5 に示す。outside 領域のスペクトルとは異なり、
HESS J1802-216のスペクトルはバックグラウンドモデルで概ね再現することができた。
ベストフィット値は表 5.3にまとめた。以降のW28の解析では、このバックグラウンド
モデルを使用する。
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図 5.4: XIS0で取得された HESS J1804-216の全エネルギーバンドの X線イメージ。図
中実線円からスペクトルを取得した。左上、左下の構造は、較正用線源からの X線が照射
されているものであり、天体由来ではない (図 4.8)。
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図 5.5: HESS J1804-216の 0.65–10 keVバンドの X線スペクトル。横軸は X線 1個の
エネルギー、縦軸は X線のカウント数を表す。図下はデータとモデルの差である残差を
表す。オレンジ、青、マゼンタ、緑、黒の実線はそれぞれ FE、LP、HP、CM、CXBの
モデル線を表す。赤実線はバックグラウンドモデルを表す。
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表 5.3: バックグラウンドモデルのベストフィット値

成分 パラメータ 値
FElow kTe (keV) 0.09 (fixed)

Zall (solar) 0.05 (fixed)

Normalization † 1.4± 0.2

FEhigh kTe (keV) 0.59 (fixed)

Zall (solar) 0.05 (fixed)

Normalization (×10−3)† 5.6+0.3
−0.4

LP kTe (keV) 1.33 (fixed)

ZAr (solar) 1.07 (fixed)

Zother (solar) 0.81 (fixed)

Normalization (×10−3) † 2.7+0.5
−0.6

HP kTe (keV) 6.64 (fixed)

ZAr (solar) 1.07 (fixed)

Zother (solar) 0.81 (fixed)

Normalization (×10−3) † 1.6± 0.2

CXB NH (×1022 cm−2) 4.4 (fixed)

光子指数 1.41 (fixed)

Normalization (×10−4) ‡ 1.1 (fixed)

χ2/d.o.f 582/409=1.42

† Normalization= 10−14

4πD2

∫
nenHdV、ここでD、z、ne、

nH、V はそれぞれ天体までの距離、赤方偏移、電
子密度、水素密度、X 線放射体積を表す。単位は
photons s−1 cm−2 keV−1。
‡単位は 1 keVにおいて photons s−1 cm−2 keV−1。
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5.5 空間分解したスペクトル解析

W28 はその視直径が ∼ 48 分と大きく、北東部に分子雲が存在するなど位置によって
環境が異なる。そこで図 5.1に示すように、W28から 7個の領域を選択して空間分解す
ることにした。領域の名前は北東領域でそれぞれ NE1、NE2、NE3、南東領域で SE1、
SE2、中心領域で Center、南西領域で SWである。上述したように、先行研究において
Centerと北東領域の NE1、NE2、NE3で RPが報告されているが、そのほかの領域では
RPは確認されていない。

1 102 5
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図 5.6: XIS0と 3で取得された Centerの 0.65–10 keVにおける X線スペクトル。赤実
線はバックグラウンドモデルを表す。黒の実線と破線はそれぞれ各元素の He αと Ly α

輝線のエネルギー中心を表す。

5.5.1 Centerのスペクトル解析

まず初めに最も明るく輝いている Center のスペクトル解析を行った。図 5.6 に NXB

を差し引き、作成したバックグラウンドモデルを重ねた 0.65–10 keV帯域の Centerスペ
クトルを示す。特に ∼5 keV以下においてW28の過剰が見られる。
まず、従来の RPが CIEから進化したと仮定した、RP初期の電離温度 (kTi)が元素間

で共通のモデル (1-kTi) でスペクトルフィットを行った。主なフリーパラメータは NH、
kTe、RP初期の電離温度 kTi、再結合タイムスケール net、Normalizationである。図 5.6

に示すように、W28では Ne、Mg、Si、S、Ar、Ca、Feの輝線が顕著に見られる。その
ため、これらの元素と Ni のアバンダンスをフリーパラメータとし、他の元素は太陽値
(1 solar)に固定した。プラズマモデル (APEC、RNEI)、および吸収モデル (Phabs)に用
いる元素組成は表 5.2 のものを用いた (Anders & Grevesse 1989)。ISM からの X 線放
射はW28 からの放射に比べて寄与が小さく、詳細な調査が困難であるため、Hirayama

et al. (2019) と同様 APEC を用いた。また、∼0.8 keV、∼1.2 keV(e.g. Nakashima et

al. 2013)、∼ 6.4 keV(Okon et al. 2018, Nobukawa et al. 2018)に Gaussianを加えた。
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∼ 0.8、∼ 1.2 keVは Fe-L輝線に対応しており、現在のプラズマモデルにはこの成分が不
足している。フィットの結果、大きな残差が見られスペクトルを再現できていないことが
わかった (χ2/d.o.f.=1602/428)。特に ∼ 2.5 keV、∼ 3.2 keV に見られる残差はそれぞ
れ Si He状 RRC、S He状 RRCに対応しており、これら元素の電離状態を正しく再現で
きていないことを示す。このことから全ての元素の電離状態は不等で、元素ごとに電離温
度が異なる可能性がある。
そこで次に、Hirayama et al. (2019)で提案された RPが CIEではない状態からの遷移
を仮定し、RP初期において電離温度が元素間で異なるMulti-kTi(z)モデル (以降 RP1)

でスペクトルフィットを行った。

RP1 = Phabs × (VVRNEI (Ejecta) +APEC (ISM) +Gaussian) (5.5)

RP1では、爆発噴出物（Ejecta）からの X線と星間物質 (ISM)からの X線を考慮してい
る。ここで VVRNEIを元素ごとに用意し、初期電離温度 kTi(z)を変えることで「RP初
期において元素間で電離状態が異なるプラズマ」を表現することにした。RP1 でフィッ
トした結果、図 5.7 に示すように 1-kTi で見られていた残差が改善されスペクトルを再
現することができた (χ2/d.o.f.=570/422)。また、表 5.4に示すように、kTe と各元素の
kTi(z)は 90%誤差の範囲内で不一致である。このことから、Sawada & Koyama (2012)

や Okon et al. (2018) で言われたように Centerが RPを持つことが確認できた。また、
kTi(z) は元素間で有意に異なることがわかる。これは RP 初期において元素間で電離状
態が異なることを意味しており、RPが CIEではないプラズマから進化した可能性がある
ことを示唆している。しかし、∼6.7 keVにおいて大きな残差が確認でき、これは Fe Heα

輝線の不足を意味する。そこで、もう 1成分 VVRNEI(以降 RP2)を加えた。RP2は Fe

のみを考慮するため、アバンダンスは Feをフリーパラメータとし、その他の元素は 0に
固定した。kTi(z)についても Feのみとし、kTe、net、Normalizationは RP1にリンクし
た。その結果、∼6.7 keVに見られた残差が解消し、よりスペクトルを再現することがで
きた (図 5.7)。

5.5.2 他領域のスペクトル解析

図 5.1 に示す領域から、Center と同様スペクトルを取得した。北東領域は Okon et

al. (2018)において RPが報告されている。スペクトルフィットには Center同様 RP1を
用いて行うが、Centerに比べて統計量が劣るため、一部のパラメータを制限して行った。
Arと Caの kTi(z)とアバンダンスは Sに、Niのアバンダンスは Feにリンクした。ISM

の温度は Center のベストフィット値 0.27 keV に固定した。また、SW のスペクトルに
おいて低エネルギー側の輝線が弱く kTi(Ne)が決まらないため、Mgにリンクさせること
にした。スペクトルフィットの結果を図 5.8、表 5.5、5.6に示す。SW以外の領域のスペ
クトルは RP1のみで再現できたのに対し、SWは Center同様 ∼6.7 keVに残差が残った
ため RP2を加えてフィッティングした。
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5.6 Fe Heα分布の偏り

5.6.1 X線イメージ

図 5.9 は NXB を差し引き、vignetting 補正をした 6.6–6.8 keV の X 線イメージを示
す。軟X線帯域の分布は中心から北東方向に伸びていたのとは対称的に (図 5.1)、Fe Heα
の分布は中心から南東方向に伸びていることが分かる。このような傾向は他の RPを持つ
超新星残骸では確認されておらず、W28特有の形状である可能性がある。

0.00e+00 1.60e-07 3.19e-07 4.80e-07 6.40e-07 8.01e-07 9.60e-07 1.12e-06 1.28e-06 1.44e-06 1.60e-06
0.00e+00 1.60e-07 3.19e-07 4.80e-07 6.40e-07 8.01e-07 9.60e-07 1.12e-06 1.28e-06 1.44e-06 1.60e-06

図 5.9: W28の 6.6-6.8 keVイメージを示す。NXBを引き、vignetting効果の補正もし
てある。緑の領域からスペクトルを取得した。点線の円領域にはローカルな構造があるた
め、除外した。

5.6.2 XSPECを用いたスペクトル解析

図 5.9 の緑の領域から取得し、NXB を差し引き、バックグラウンドモデルを重ね
た 5–10 keV 帯域のスペクトルを図 5.10 に示す。∼6.6 keV、∼ 7.8 keV、∼ 8.3 keV、
∼8.8 keVにバックグラウンドに比べて超過が確認でき、これらはそれぞれ Fe Heα輝線、
Fe Heβ+Ni Heα輝線、Fe Heγ 輝線、Fe He状 RRCである可能性がある。
まず上述した輝線が存在するのかを確認するため、現象論的モデルを用いてスペクトル
フィットを行った。このモデルはスペクトルが輝線、RRCの他に連続成分である制動放
射を加えた 3つの要素から構成されていると考え、

現象論的モデル = Phabs × (Bremss +Gaussian + REDGE ) (5.6)

のように作成した。 Bremss、REDGEはそれぞれ制動放射、RRCのモデルを表す。主
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図 5.10: XIS0と 3で取得された 5–10 keVにおける X線スペクトル。赤実線はバックグ
ラウンドモデルを表す。下段はデータとモデルの比を表す。

なフリーパラメータは Bremss では kTe、Normalization、Gaussian では輝線の中心エ
ネルギー E、輝線幅 σ、Normalization、REDGEでは RRCのエッジエネルギー Eedge、
kTe、Normalizationである。スペクトルフィットの結果を図 5.11、表 5.7を示す。輝線
と RRCの有意水準はいずれも 2.5σ 以上である。また、Fe Heβ+Ni Heα 輝線の中心エ
ネルギーは 7.741+0.040

−0.045 keV、輝線幅 σ は < 0.117 keVとなり、輝線幅が 0 keVも取り
得ることから、これら 2本の輝線の分解はできない。分解を可能にするためにはさらに統
計を増やす必要がある。
プラズマ状態を調査するために、まず CIE モデル (VVAPEC) を用いてスペクトル

フィットを行った。フリーパラメータは kTe、Feと Niのアバンダンス、Normalization

である。NH は RP1の SWの結果を参照して 1.0× 1022 cm−2 に固定した。フィットの
結果、このモデルでは ∼8.3 keVと ∼8.8 keVに残差が残った。特に ∼ 8.8 keVの Fe He

状 RRC の不足は、プラズマの電離が CIE よりも進んでいることを表す。それぞれの輝
線のエネルギーと RRC のエッジのエネルギーは Fe Heα(6.654 keV)、Fe Heβ および
Ni Heα(∼7.845 keV)、Fe Heγ(8.287 keV)、Fe He状 RRC(8.829 keV)であり、誤差の
範囲で概ね一致した。次に、IPモデルでフィットを試みた。このモデルでは IP初期にお
いて元素の電離が起こっていないことを仮定して、kTi=0 keVとしている。フリーパラ
メータは上記モデルのものに加えて、電離タイムスケール netである。tは IP初期から
現在までの経過時間を表す。このモデルでは CIEと同様の残差が見られた。このことは、
この領域のプラズマが CIE、IPで再現される状態よりもさらに電離が進んでいることを
意味している。
これらの結果を踏まえ、RPモデル (VVRNEI)を使用して解析を行った。フリーパラ

メータには kTi を加えた。また、現象論的モデルの REDGEの kTe が < 0.99 keVであ
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図 5.11: 現象論的モデルによるスペクトルフィット図。赤実線はバックグラウンドモデル
を表す。青、橙、緑実線はそれぞれ制動放射、輝線、RRCモデルを表す

り、この結果は最も統計の良い Centerの RP1と一致している。従って、kTe は 0.37 keV

に固定した。しかし、このモデルでも ∼ 8.8 keVの Fe He状 RRCの構造を再現するこ
とはできなかった。このことは Hirayama et al. (2019)が調査した IC443においても報
告されており、XSPECにおけるコードの不足が原因であると指摘している。

5.6.3 SPEXを用いたスペクトル解析

Hirayama et al. (2019)では Fe He状 RRCの構造を再現するために SPEXを用いて
解析を行い、スペクトルの再現に成功している。そこで我々も SPEXを用いて解析を行
うことにした。SPEXには XSPECの VVRNEIモデルに対応する NEIJモデルがある。
フリーパラメータは kTi、Feと Niのアバンダンス、net、Normalizationである。NH と
kTe は XSPEC同様、1.0 × 1022 cm−2、0.37 keVにそれぞれ固定した。図 5.13に示す
ように、∼8.8 keVの Fe He状 RRCを再現することができた。
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図 5.12: (左上)CIEモデル、(右上)IPモデル、(左下)RPモデルによるスペクトルフィッ
ト図。赤実線はバックグラウンドモデル、青実線はそれぞれのモデルを表す。
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表 5.7: 現象論的モデルによるフィット結果

成分 パラメータ 値 ♯

星間吸収 NH (×1022 cm−2) 1.0 (fixed)

Bremss kTe (keV) 1.2+1.7
−0.64

Normalization(×10−3) * 1.5+161
−1.4

Gaussian1 E (keV)† 6.636± 0.010

σ (keV) ‡ 0 (fixed)

Normalization(×10−6) * 8.7+0.8
−0.7

Gaussian2 E (keV) † 7.741+0.040
−0.045

σ (×10−2 keV) ‡ < 11.7

Normalization(×10−6) * 2.3+1.0
−0.8

Gaussian3 E (keV) † 8.414+0.047
−0.050

σ (keV) ‡ 0 (fixed)

Normalization(×10−6) * 2.5± 0.9

REDGE kTe (keV) < 0.99

Eedge (keV) § 8.828+0.185
−0.128

Normalization(×10−6) * 3.7± 1.5

χ2/d.o.f 155/173=0.90

♯誤差は 1σ 信頼区間。
†輝線の中心エネルギー。
‡輝線の幅を表す。
§RRCのエッジエネルギー。
*単位は photons s−1 cm−2 arcmin−2。

表 5.8: プラズマモデルでのスペクトルフィットの結果 †

CIEモデル IPモデル RPモデル
パラメータ VVAPEC VVNEI VVRNEI

NH (1022 cm−2) 1 (fixed)

kTe (keV) 1.5+0.2
−0.1 2.5+2.2

−0.6 0.37 (fixed)

kTi (keV) (=kTe) 0 (fixed) 3.1+2.6
−0.5

net (cm
−3 s) 1.0× 1013(fixed) 1.3+1.3

−0.7 × 1011 2.3+2.5
−0.7 × 1011

Normalization♯ 1.7+1.3
−0.1 × 10−4 8.3+7.7

−4.7 × 10−5 1.6+2.0
−0.1 × 10−2

Ab(Fe) (solar) 37+25
−21 45+43

−27 1.6+0.6
−0.3

Ab(Ni) (solar) > 608 > 509 90+312
−33

χ2/d.o.f. 163/180=0.91 160/179=0.89 164/179=0.92

♯単位は photons s−1 cm−2 arcmin−2。
†誤差は 1σ 信頼区間。
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χ

図 5.13: SPEX の NEIJ モデルでのスペクトルフィット図。赤実線はバックグラウン
ド +NEIJモデルを示す。

表 5.9: SPEXでのスペクトルフィット結果

RPモデル
成分 パラメータ 値
星間吸収 NH (1022 cm−2) 1 (fixed)

NEIJ kTe (keV) 0.37 (fixed)

kTi (keV) 5.0(< 10)

net (×1010cm−3 s) 6.4(< 13)

Normalization♯ 3.7(< 7.4)× 10−2

Ab(Fe) (solar) 0.47(< 0.94)

Ab(Ni) (solar) 2.9(< 5.8)

χ2/d.o.f. 169/178=0.95

♯単位は photons s−1 cm−2 arcmin−2。
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第 6章

議論

Hirayama et al. (2019)で提案されたmulti-kTi(z)モデルを用いたスペクトル解析の結
果、W28全体が RPになっており、さらに元素間で RP初期に電離状態が異なることを
初めて明らかにした。各領域における、元素ごとの初期電離温度の結果を図 6.1にまとめ
た。この章ではスペクトル解析で得られた結果を基に議論を進める。

0

0.5

1

1.5

2

Center
NE1
NE2
NE3

SE1
SE2
SW

Element
Ne Mg Si S Ar Ca Fe Ni

図 6.1: 各領域における元素ごとの初期電離温度の結果。各マークはベストフィット値を
表す。誤差バーは 90%信頼区間を示す。黒、赤、緑、青、シアン、マゼンタ、オレンジの
実線はそれぞれ Center、NE1、NE2、NE3、SE1、SE2、SWを表す。

6.1 W28の物理パラメータ

6.1.1 X線放射ガスの質量推定

初めに、解析で得られたアバンダンスと体積放射率 VEMを基に、W28の X線放射ガ
スの質量を見積もる。VEMは密度が一定であることを仮定すると、

VEM = fnenHV (6.1)



第 6章 議論 57

で表される。ここで ne、nH、V はそれぞれ電子密度、水素密度、領域の体積である。各
領域の体積については、図 6.2に示すように Centerを半径 6′.8の球状、その他の領域を
円柱状と仮定してそれぞれ算出した。プラズマは領域全体を埋め尽くしているわけではな
いため、プラズマの充填率である filling factor f を V にかけておく。
各元素の太陽組成に対する存在比 fX (Anders & Grevesse 1989)、各元素の電子数NX、

各元素のアバンダンスを AX とする。ある元素の密度 nX は、

nX = AXfXnH (6.2)

となる。プラズマが完全電離していると仮定すると、電子密度は各原子から出る電子の総
和で表すことができ、

ne = nHNH + nHeNHe + · · · (6.3)

となる。ここで式 (6.2)を用いると、

ne = nH(AHfHNH +AHefHeNHe + · · · ) (6.4)

と書き換えることができる。AHfHNH + AHefHeNHe + · · · について計算すると、∼1.2

になることから、これ以降は
ne = 1.2nH (6.5)

として計算を行う。これを式 (6.1)に代入して nH について解くと、

nH =

√
VEM

1.2
(fV )−1/2 (6.6)

となる。ここで VEMはスペクトル解析で得られた値を用いる。例えば、Centerにおい
ては VEM=5.2× 1057 cm−3 であった。また、W28は ∼2 kpc(=6.2× 1021 cm)離れた
ところに位置し、1′ ∼ 1.8×1018 cmである。半径 6′.8の球の体積は V = 7.7×1057 cm3

となり、これより nH ∼ 7.5 × 10−1 f−1/2cm−3 と見積られた。これを式 (6.5)に代入す
ることで、電子密度 ne ∼ 9.0 × 10−1f−1/2 cm−3 が得られた。各領域の詳細なパラメー
タは表 6.1にまとめた。
各元素の質量数mX、個数密度 nX、体積 V、陽子質量mp(∼ 1.67× 10−27 kg)を用い

ると、各元素の質量MX は
MX = mXmpnXV (6.7)

で求めることができる。求めた各元素の質量を表 6.2–6.8に領域ごとに示す。W28の X

線放射ガスの総量は ∼14f1/2M⊙ と推定される。ただし図 5.1に示すように、選択した 7

個の領域以外からも X線は放射されているため、総量はこれよりも多くなると考えられ
る。この物質が主にイジェクタのものだとすれば、W28はM > 10M⊙ の大質量星に由
来する超新星残骸であると考えられる。
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表 6.1: 各領域の物理パラメータ

領域 体積 ♯ nH
† ne

†

Center 77 0.75 0.90

NE1 15 1.2 1.4

NE2 9.6 1.3 1.5

NE3 9.6 1.3 1.5

SE1 1.4 0.16 0.19

SE2 6.6 0.92 1.1

SW 6.8 0.65 0.78

♯ 単位は ×1056 cm3。
† 単位は ×f−1/2 cm−3。
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6.1.2 RP遷移後の経過時間

解析で得られた再結合タイムスケール netを用いて、各領域の RP遷移後の経過時間を
見積もった。ne、tはそれぞれ電子密度、RP遷移後から現在までの時間を表していたの
で、経過時間 τ は

τ =
net

ne
(6.8)

で求まる。ここで分母の ne は 6.1.1節で求めた値を用いる (表 6.1)。実際は RP遷移後も
領域が拡大しているため、電子密度が変化しているはずである。ここでは時間経過に依ら
ず電子密度は一定と仮定し、経過時間の上限を求めることにした。図 6.3に示すように、
経過時間はW28 の中心ほど短く、外側ほど長い傾向にある。しかし、北東では数 1000

年であるのに対し、南西ではW28の年齢 (∼40000年)に匹敵する長さである。
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図 6.3: 各領域の RP遷移後の経過時間の結果。

6.2 RPの起源

W28の各領域のスペクトルは、元素間で初期電離温度を変えたMulti-kTi(z)で再現で
きることがわかった。図 6.1に示すように、各領域における各元素の kTi(z)は 90%誤差
の範囲内で不一致である。このことは RP初期において元素間で電離状態が異なることを
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示唆している。さらに、領域間の kTi(z)は同じような数値・傾向を示していることがわか
る。これより全ての領域は同じシナリオによって RPになった可能性を示唆するだろう。
この節 (6.2)では全ての領域が同じシナリオで RPになったと仮定して、2つの先行研究
Sawada & Koyama (2012)、Okon et al. (2018)で主張された起源について議論する。

6.2.1 熱伝導

熱伝導は Kawasaki et al. (2002) により主張された起源であり、超新星残骸と近傍の
冷たいガス (温度 ∼ 10 Kの分子雲)が相互作用することにより電子が冷却される。W28

は Wotteen (1981) で報告されているように北東部に分子雲が存在している。Okon et

al. (2018)ではこの分子雲が冷却源となり、熱伝導が起こりW28は RPになったと主張
している。定性的には、分子雲の近くの領域から冷却が進み、徐々に遠方の領域へと冷却
が伝わると考えられる。そのため、RP 遷移後の経過時間は分子雲に近い領域ほど長く、
遠方になるほど短くなる。しかし、6.1.2節で算出した RP遷移後の経過時間は北東領域
から中心領域まではその傾向が見られるものの、南西領域の経過時間の長さは説明ができ
ない。
また、実際に北東部にある、NE1に接触している分子雲が Centerを冷却するのに要す
る時間 tcond を Kawasaki et al. (2002)の式、

tcond ∼ 2× 106
( ne

1 cm−3

)(
l

17 pc

)2 (
∆kTe

0.4 keV

)−5/2

年 (6.9)

より算出した。ここで ne、l、∆kTe はそれぞれ電子密度、分子雲と Centerの距離 (pc)、
分子雲と Centerの温度差 (keV)を表している。分子雲は非常に冷たい (∼0 keV)ので、
∆kTe は Center の値 ∼0.4 keV を用いる。分子雲と Center の距離は ∼ 17 pc より、
tcond ∼ 200 万年と求められた。W28 の年齢 ∼4 万年と比較すると、はるかに長い時間
を要することがわかった。さらに実際は分子雲と Center の間には他の領域が存在し、
Centerには徐々に冷却が伝わる。そのため、見積もった時間よりも長くなると考えられ
る。以上のことから、北東部に位置する分子雲による熱伝導は困難であると考える。
一方、Holland-Ashford et al. (2020)のW49Bの結果によれば、現在は蒸発してしま
い見えない、小さい分子雲 (大きさ ∼1 pc)による熱伝導であれば可能であると報告して
いる。この分子雲の蒸発はMM-SNR特有の中心集中した X線放射の成因とも言われて
いる (White & Long 1991)。確かに、この小さな分子雲による熱伝導の可能性は否定で
きない。しかし、RP になってからの経過時間は Center と他の複数の領域 (NE1, 2, 3,

SE1, 2) で 400–2000 年である。つまり RP になったのは、年齢 20000–40000 年に対し
て、比較的最近である。小さな分子雲の蒸発がそれが広範囲で最近、ほぼ同時に起きたと
考えることは難しいだろう。

6.2.2 断熱膨張

Sawada & Koyama (2012)では断熱膨張 (e.g. Itoh & Masai 1989)が好ましいと主張
した。断熱膨張では衝撃波が濃い星周物質 (CSM)から希薄な星間物質 (ISM)に伝播した
時に断熱膨張することで、電子温度が冷却される。Centerについて、CSMを抜けて RP

になってから現在に至るまでの時間をポアソンの関係式 TV γ−1 = constより計算した。
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Centerが RP初期と現在で球状であると仮定すると、ポアソンの関係式は、

R0 =

(
T1

T0

)1/2

R1 (6.10)

と書き換えることができる。ここで、R、T はそれぞれ領域の半径、プラズマ温度を表
し、添字の 0、1 はそれぞれ RP 初期と現在のパラメータであることを表している。ま
た、比熱比 γ = 5/3とした。現在の半径 R1 と温度 T1 はそれぞれ ∼6 pc、∼0.4 keVで
ある。Centerにおける初期電離温度の最大は Arの 1.7 keVであることから、RP初期で
の電子温度はこの値より高い必要がある。初期の温度 T0 を 2 keVとした時、半径 R0 は
∼2.3 pcと算出された。Centerの半径は ∼6 pcであったことから、半分以下の大きさで
あることがわかる。膨張速度が一定であると仮定すると、Centerは RPに遷移してから
∼15000–20000年の時間を経て現在の大きさまで広がったと考えられる。しかし、算出し
た経過時間は ∼250年であり、この値と比べて非常に短い。簡単な仮定を用いた以上の計
算では断熱膨張による RP形成は難しいと考えられる。

6.3 IP phaseにおいて初期電離温度の元素依存性は作れるか

図 6.1に示すように、各領域の kTi(z)は誤差の範囲内で不一致であり、RP初期で元素
間で電離状態が異なることが示唆される。このことは Hirayama et al. (2019) でも主張
されるように、プラズマが電離平衡状態 (CIE)からの進化ではなく、電離非平衡状態から
進化した可能性がある。一般的な SNRは IPから CIEへと進化をたどると考えられるた
め、ここでは IPから RPへ進化したと仮定し、IPのある時点で解析結果で得られたよう
な kTi(z)の元素依存性が再現できるのかを調査する。
シミュレーションには XSPECの RNEIモデルを用いた。主なパラメータは電離温度、
電子温度、電離タイムスケール netである。tは IP初期から RP遷移前までの経過時間

IP初期 RP遷移
電離タイムスケール

𝒏𝐞𝒕	

電子温度

電離温度

・電離温度=0 keV
・電子温度=2-10 keV ・電離温度=free

図 6.4: シミュレーションの概念図。
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を表す。また、今回は Centerの Ne、Mg、Si、Sの 4つの元素に着目した。シミュレー
ションでは以下のことを仮定した。

IP初期
• 爆発後の IP初期において、全ての元素の電離はまだ進んでいないとし、電離温度
は 0 keVとした。

• Center の kTi(z) は最高で Ar の 1.7 keV であった。Ar をここまで電離させるた
めにはこの数値以上の電子温度 (kTe)が必要であることから、kTe は 2 keV以上の
値に固定した。

RP遷移時
• 電子の衝突電離により、各元素の電離が解析結果で得られた kTi(z) の値まで進
んだ。

シミュレーションではまず、IP初期におけるスペクトルを作成した。仮定の通り、電
離温度は 0 keVに固定し、kTe の値は 2–10 keVの間で 1 keVおきに値を固定した。ま
た、電離タイムスケール netは 1× 108 − 1× 1013 cm−3 sの間で固定した。作成したス
ペクトルの一例を図 6.5に示す。
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図 6.5: シミュレーションで作成した IP 初期における Mg のスペクトル。電離温度
=0 keV、電子温度=5 keV、net = 1× 1010 cm−3 sとした場合のもの。

次に作成したスペクトルフィットを RNEIモデルを用いて行った。RP遷移時の電離温
度を調べるため、電離温度はフリーパラメータとし、netは 0に固定した。また、kTe は
フリーパラメータとした。まとめた結果を図 6.6に示す。例えば Neについて、kTi(Ne)

の解析結果は 0.46–0.48 keVであった。kTe が 2 keVの時、Neをこの値まで電離するた
めには netは ∼ (3− 3.5)× 1010 cm−3 s要することがわかる。これを kTe を変えて各元
素について調べた。図 6.6の斜線部は各元素の kTi(z)を再現する netの許容される範囲
を示している。図 6.6からわかるように、Ne–Sの範囲が重なる領域がない。これは、IP

の段階で同一の netで各元素の kTi(z)を説明できないことを意味している。
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図 6.6: シミュレーションの結果。横軸は電子温度 kTe、縦軸は電離タイムスケール net

をそれぞれ表す。青、オレンジ、緑、マゼンタはそれぞれ Ne、Mg、Si、Sの結果を表す。

従来の電子冷却では観測結果の説明が難しいことがわかった。Hirayama et al. (2019)

では IC443の RP成因として低エネルギー宇宙線による電離促進が提唱されている。低
エネルギー宇宙線由来の中性鉄輝線放射が観測されており (Nobukawa et al. 2018; Okon

et al. 2018)、その可能性は議論すべきである。しかし一方、Okon et al. (2021) では、
IC443について SNRの全運動エネルギー∼ 1051 erg s−1 に対して陽子の総エネルギーが
2桁大きくなり、宇宙線陽子による RP起源は難しいと述べている。現在のところ、W28

の低エネルギー宇宙線の総量は分かっていない。今後新しい観測結果が出ればその検討を
進められるだろう。

6.4 Fe Heα領域の温度と再結合タイムスケールの推定

XSPECによるスペクトルフィットでは、Fe He状 RRC構造を再現することができな
かった。この残差はプラズマの電離状態を過小評価していることを意味し、つまり正しい
初期電離温度を得られていないことになる。そこで我々は、各鉄輝線の強度比からこのプ
ラズマの再結合タイムスケールと初期電離温度を調査することにした。調査の概要はまず
RPにおいて、プラズマの再結合タイムスケールと初期電離温度を決め、スペクトルを作
成して Fe Heα 輝線に対する Fe Heβ、 Fe Heγ、Fe He 状 RRC の強度比を求めた。再
結合タイムスケールと初期電離温度の値を変えて同様のことを行い、強度比マップを作成
した。このシミュレーション結果と、現象論的モデルから求まる強度比を比べて、尤もら
しい再結合タイムスケールと初期電離温度のセットを決定した。シミュレーションには
XSPECの RNEIモデルを使用し、再結合タイムスケールは 1× 108–1× 1012 s cm−3 の
範囲で、初期電離温度は 2–10 keVの範囲で変化させた。作成した強度比マップは図 6.7

に示す。現象論的モデルで得られた強度のベストフィット値を用いて、強度比を求めると
Fe Heβ/Fe Heα∼0.26、Fe Heγ/Fe Heα∼0.29、Fe He状 RRC/Fe Heα∼0.43となった。
ただし、Fe Heβ の強度は Ni Heαと重なっているため、上限を示す値になっていると考
えられる。しかしこれらの値はシミュレーションで得られた値とは一致せず、シミュレー
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図 6.7: Fe Heαに対する (左上)Fe Heβ、(右上)Fe Heγ、(左下)Fe He状 RRCの強度比
マップ。縦軸は再結合タイムスケール、横軸は初期電離温度を表す。緑線は等高線を示
し、数値は各マップに記載してある。

ションからは再結合タイムスケールと初期電離温度を決めることはできなかった。
一方、SPEX を用いたスペクトルフィットでは Fe He 状 RRC 構造を再現でき、プ

ラズマの電離状態を評価することができた。この領域でも kTe よりも kTi が高くなっ
ており、軟 X 線帯域の領域同様 RP になっていることが明らかとなった。また、net は
< 1.3× 1011 s cm−3 で、ne = 1 cm−3 とすると経過時間は < 4000年となる。このタイ
ムスケールは北東の領域と同じオーダーであることがわかった。このことから RP遷移が
比較的最近起きたと考えられる。一方で南西領域の経過時間は約 10倍長く初期に RP遷
移が起きたと考えられ、Fe Heα領域は南西方向に伸びているにも関わらず、南西領域と
は RPが形成した時期が異なっていたことになる。よってこの分布の異方性は南西領域と
の関係がなく、実際は等方的、もしくは北東–南西方向に噴出した鉄が何らかの現象によ
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り北東方向では低電離になった、もしくは南西方向で高電離となったことで異方的に観測
された可能性がある。

6.5 XSPECと SPEXにおける輝線、RRC成分の不足

Fe Heα領域のスペクトル解析において、Fe He状 RRCの構造が XSPECでは再現さ
れず、一方で SPEXを用いると再現が可能であることがわかった。このことは Hirayama

et al. (2019)の IC443の解析においても報告されており (図 6.8)、XSPECの成分の不足
を指摘している。一方、XSPEC、SPEXのいずれも ∼8.3 keVの Fe Heγ 輝線を再現す
ることができていない (図 5.12、5.13)。Fe Heγ はW49B において顕著に見られる (図
6.9)。図 6.9(右) では本研究同様、XSPEC を用いた解析での Fe Heγ の再現はできてい
ない。このことから、XSPEC、SPEXには Fe Heγ の成分が不足していることが考えら
れる。
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表 A.1: XSPECと SPEXのモデルフィットの結果
component parameter value

XSPEC SPEX

RP kTe (keV) 0.76 (fix) 0.76 (fix)

kTi (keV) 5.0 (fix) 5.0 (fix)

Fe‖ 0.005+0.009
−0.003 0.003±0.001

Ni‖ 0.02+0.09
−0.02 0.007±0.003

net§ 1.7+1.9
−1.3 < 3.5

V EM ‡ 3.1±0.2 4.1±0.1

PL Γ! 2.5 (fix) 2.5 (fix)

Norm! 1.3±0.7 < 1.8

χ2/d.o.f. 126.64/108=1.17 129.43/109=1.19

‖ [21]の太陽組成比の相対値。
§ Recombination timescale、ここで neは電子密度 (cm−3)と tは経過時間 (s)である。単位は×1011 cm−3

s。
‡ 距離 1.5 kpcの Volume emission measure (V EM=nenHV )、単位は 1058cm−3。
! べき関数の指数とフラックス。normalization の単位は 10−6 photons s−1 cm−2 keV−1 arcmin−2 at 1

keV。
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図 A.2: XSPECと SPEXによる 5–10 keVバンドのフィット結果を示す、左図: XSPECに
よる結果、右図: SPEXによる結果、青の点線はNXBスペクトルを表す。赤線が過電離
プラズマモデル、青線がべき型関数モデル、緑線がバックグラウンドモデルを表す。

71

図 6.8: (左)XSPEC、(右)SPEXによる 5–10keV帯域の IC443スペクトルフィット図 (平
山修論)。青点線は NXB スペクトルを表す。赤線が過電離プラズマモデル、青線がべき
型関数モデル、緑線がバックグラウンドモデルを表す。
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Figure 1. Vignetting-corrected XIS image of W49B in the 1.5–7 keV band
shown on a linear intensity scale. Data from the three active XISs are
combined. Gray contours indicate every 10% intensity level relative to the
peak surface brightness. The red circle and orange annulus indicate the source
and background regions, respectively. The XIS field of view is shown by
the black square.
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Figure 2. Background-subtracted XIS FI spectrum. The energies of the
prominent emission lines from specific elements are labeled.

3.2. APEC Model Fit in the Hard X-ray Band

As shown in Figure 2, the wide-band spectrum includes too
many emission lines and possibly other complicated structures.
For clean analyses and discussion, we focus on the 5–12 keV
energy band, where emission lines and other structures mainly
originate from Fe. We used only the FI data because the NXB
count rate of the BI data is much larger than the source rate in
this energy band.

We first fitted the spectrum with a VAPEC (CIE plasma)
model (Smith et al. 2001). The Fe and Ni abundances (hereafter
ZFe and ZNi) normalized by the number fraction of the solar
photosphere (Anders & Grevesse 1989) were free parameters.
Since the Cr and Mn Kα emission lines are not included in the
VAPEC model, we added these lines with Gaussian functions.
We fixed the interstellar extinction to a hydrogen column density
of 5×1022 cm−2 with the solar elemental abundances, following
Hwang et al. (2000). To fine tune the energy scale, an offset was
added as a free parameter and found to be −4.7 eV, which was
within the allowable range of the calibration uncertainties. We
added this offset for further spectral fitting. Figure 3(a) shows
the fitting result of the one-VAPEC model, with a temperature
of 1.64 keV. The model exhibited significant excess around the

(a)

(b)

Figure 3. (a) XIS spectrum in the 5–12 keV band. The best-fit VAPEC model
and additional Kα lines of Cr and Mn with Gaussian functions are shown by
solid lines. The lower panel shows the residual from the best-fit model. (b)
Same spectrum as (a), but with the radiative recombination continuum (red),
recombination lines (orange), and a Lyα line (blue) of Fe.

Fe Lyα line and above 8 keV, and hence was rejected with a
large χ2/degree of freedom (dof) of 1051/138.

We then tried a two-VAPEC model, assuming equal abun-
dances between the two components. Fe Lyα was successfully
reproduced, but the temperature of one component was unrea-
sonably high (∼70 keV), and a large residual above 8 keV
remained with an unacceptable χ2/dof of 562/136. Adding a
further plasma or power-law component did not improve the
fitting any more. In every case, the large bump above 8 keV was
present.

To examine whether this bump is real or artificial, we checked
the light curves of the source and background regions in the 8.5–
10 keV band. They showed almost constant fluxes, indicating no
flare-like event had occurred during the observations. In addi-
tion, we detected the bump in both FI spectra (XIS 0 and XIS 3)
and even in the BI spectrum. Thus, the bump is a real structure.

The edge energy of the bump (∼9 keV) corresponds to the
electron binding energy of Fe. This suggests that the saw-edged
bump is likely due to a radiative recombination continuum
(RRC): X-ray emissions due to the free–bound transition of
electrons. Hereafter, we call the RRC accompanied by the
recombination of H-like ions into the ground state of He-like
ions the He-RRC, and that of fully ionized ions into the ground
state of H-like ions the H-RRC.

3.3. Recombination Continuum and Lines

Both the line-like excess around Fe Lyα and the bump above
8 keV are suggestive of the overionized state because there

the results associated with each spectral component and their
implications.

3.1. NH and kTISM Maps

In Figure 3, we show the best-fit NH and kTISM maps. We
find a range in best-fit NH of (7.2–8.5) × 1022cm−2 and best-fit
kTISM of 0.16–0.20keV. These values are consistent with
previous measurements by Lopez et al. (2013a), Zhou & Vink
(2018), and Sun & Chen (2020).

NH is elevated in the center, east, and southwest, whereas it
is comparatively lower in the southeast, northeast, and exterior
of W49B. These results suggest that the dense material in front
of (or associated with) the SNR is not uniform. We note that
CO and warm H2 have been detected in the east and southwest
of W49B (Lacey et al. 2001; Keohane et al. 2007; Zhu et al.
2014), consistent with the enhanced NH in those directions. The
elevated NH in region11 (of NH=(8.76+0.03

−0.07) × 1022cm−2)
corresponds to a “hole” seen in Chandra images where X-rays
below ∼2.5keV are attenuated (see Figure 3 of Lopez et al.
2013a) which suggests the existence of dense foreground
material there.

Our kTISM values are clustered around ≈0.18keV and are
relatively constant across the SNR, varying only by ∼20% in
the 46 regions. We note that our kTISM map tends to be
anticorrelated with the best-fit NH (where regions of high NH
have lower kTISM). As discussed in Section 2.2, the NH and
kTISM are determined largely from the flux below ∼2.5keV, so
it is possible that these components are partially degenerate
with one another.

3.2. Cooler Ejecta Component Maps

In Figure 4, we show the maps of the parameters associated
with the cooler ejecta component: the current electron
temperature kTe,1, the initial temperature kTinit, the ionization
timescale τ1, the recombination age trec,1, and the ratio of
kT kTe,1 init. We find a range in best-fit kTe,1 of 0.31–0.76keV
and best-fit kTinit of 2.72–4.26 keV. Our results are consistent
with those of Sun & Chen (2020), who found kTe,1=0.64 ±
0.01keV and kTinit values of 2.42

+0.06
−0.03keV and 4.54+0.17

−0.07keV
of their cooler and hotter components, respectively, from the
integrated XMM-Newton spectrum. Both of these temperature
maps show enhanced temperatures along the bar, and kTe,1 is
additionally enhanced in the southeast.

Figure 2. Example spectra and fits from region 17 (left) and region 23 (right), where the cooler ejecta component is in CIE or is overionized, respectively. The black
line represents the best-fit model, the orange line is the ISM component, and the red dotted (dashed) line is the cooler (hotter) ejecta components.

Figure 3. Maps of best-fit NH (left panel) and kTISM (right right) values. Cyan contours of the 0.5–7.0keV emission (from Chandra; Lopez et al. 2013b) are
overplotted. North is up and east is left.
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図 6.9: (左)すざく衛星で取得したW49Bのスペクトル (Ozawa et al. 2009)。黒と赤線
はそれぞれ CIE モデル、Fe He 状 RRC を表す。橙線は Fe Heα 輝線、Cr Heα 輝線、
Mn Heα輝線を、青線は Fe Lyα輝線を表す。(右)XMM-Newton衛星で取得した領域 17

のW49Bスペクトル (Holland-Ashford et al. 2020)。黒、橙実線はベストフィットモデ
ル、ISMモデルを表し、赤破線は低温のイジェクタモデルを表す。
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第 7章

結論

我々は X線天文衛星すざくで取得された観測データを使用して、超新星残骸W28を 7

個の領域に空間分解し、領域ごとの詳細なスペクトル解析を行った。スペクトル解析には
Hirayama et al. (2019)で提案された、RP初期において元素間で電離状態が異なることを
表現するMulti-kTi(z)モデルを用いた。まず最も明るく統計の良い中心領域 (Center)の
解析を行い、kTe ∼0.4 keVを持つ過電離プラズマ (Recombining Plasme; RP)であるこ
とが明らかとなり、先行研究の結果を支持した。また、kTi(Ne)∼ 0.47、kTi(Mg)∼ 0.67、
kTi(Si)∼ 0.96、kTi(S)∼ 1.2、kTi(Ar)∼ 1.4、kTi(Ca)∼ 1.7、kTi(Fe)∼ 0.70 keV で元
素間で有意に異なることが分かり、RP 初期において元素間で電離状態が異なることを
初めて明らかにした。同様のモデルを他 6 領域にも適用して解析すると、全ての領域が
Center同様電離状態が元素間で異なる RPを持つことを発見した。
解析結果を用いて、まずW28の質量を推定すると ∼ 14M⊙ であった。また、再結合タ

イムスケールより各領域の RP遷移後からの経過時間を推定すると、中心ほど短く、外側
ほど長いことがわかった。北東の経過時間が数千年のオーダーであったのに対し、南西で
は経過時間がW28の年齢に匹敵する長さであった。この経過時間の傾向と Centerの分
子雲による冷却タイムスケールの計算より、分子雲による熱伝導ではW28の RP形成が
難しいを考えた。一方、断熱膨張による RP形成も簡単な仮定を用いた計算結果から難し
いことがわかった。
kTi(z)の元素依存性は、RPが電離非平衡状態から進化した可能性があることを意味す

る。そこで RPが IPから進化したと仮定し、IPにおいて解析で得られた元素依存性が再
現できるか Centerについてシミュレーションを行った。その結果、IPの段階では同一の
タイムスケールで各元素の kTi(z)を説明できないことがわかった。
また、W28における Fe Heα輝線の異方性についての調査も行なった。XSPECによる

解析では ∼8.8 keVに見られる Fe He状 RRC構造の再現ができなかった一方で、SPEX

による解析ではこの構造が再現できたことから、XSPECの成分の不足を指摘した。この
ことは Hirayama et al. (2019) でも主張されていた。さらに XSPEC、SPEX のいずれ
も ∼8.3 keVの Fe Heγ 輝線を再現することができず、両者の成分の不足についても指摘
した。この Fe Heα 領域においても kTi ∼ 5 keVを持つ RPであることがわかった。南
西方向に伸びているにも関わらず経過時間のタイムスケールが南西領域とは異なることか
ら、この異方性は南西領域との関係なく、等方的もしくは北東–南西方向に噴出した鉄が
何らかの物理現象で現在の異方的な分布になったと考える。
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