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Abstract

10太陽質量以上の大質量星はその進化の最後に重力崩壊型の超新星爆発を起こすと考
えられている．理論的には∼20太陽質量以下の大質量星は中性子星を残して爆発する一
方，それ以上の超大質量星は爆発せずにブラックホールに崩壊するとされる (Heger et al.,

2003)．しかし観測的には超大質量星の爆発を示唆する研究 (Suzuki & Maeda, 2018)もあ
り，超新星を起こす星の “上限質量”は確定していない．上限質量の観測的制限は，爆発
機構のみならずコンパクト天体形成や銀河の化学進化過程の解明にも直結する．
近年の理論研究は，星の爆発可能性が重力崩壊直前の中心付近の密度によって決定され
ることを示唆するが (Ertl et al., 2016)，星の内部を直接観測して制限することはできな
い．そこで我々は，密度構造と相互に影響する恒星進化段階における元素合成過程と，そ
れによって決まる超新星の爆発噴出物の元素組成に着目した．特にNeやMgなどは爆発
可能性を左右する領域において主要な元素であり，超新星爆発後も存在量がほぼ変化しな
いため，爆発噴出物におけるこれらの組成比を測定すれば，爆発可能性に影響する元素合
成過程の情報を得られるはずである．そのため本研究では，爆発噴出物に含まれるNeや
Mgの組成を測定可能な手法として，超新星爆発後に残る星雲である超新星残骸のX線観
測を選択した．過去の観測例としてNeに対してMgの輝線が強い “Mg-rich超新星残骸”

が 2例 (N49B; G284.3-1.8, Park & Bhalerao, 2017; Williams et al., 2015)報告されてお
り，我々はこれらの元素の合成過程が星によって大きく異なることを予想した．
本研究ではXMM-Newton衛星を用いて超新星残骸G359.0-0.9の観測を行い，高いMg/Ne

比 (太陽組成の∼ 1.9 倍)を検出し，3例目のMg-rich超新星残骸であることを発見した．
その成因を恒星進化モデル (Sukhbold et al., 2018)を用いて探ると，限られた質量範囲の
星で起きる燃焼殻融合 (cf. Yadav et al., 2020)によって説明できることがわかった．これ
は恒星進化段階において通常なら層状に分離している燃焼殻が，対流などの作用によっ
て融合する現象であり，観測的に示されたのは本研究が初である．恒星進化モデルと観
測結果を比較するために超新星元素合成計算を実施し，その結果からG359.0−0.9の親星
の初期質量は 15太陽質量以下であると制限した．初期質量を独立した手法で検証するこ
とを目的に，野辺山 45m 電波望遠鏡を用いた分子輝線観測を行い，G359.0−0.9と相互作
用している付随分子雲を発見した．観測された付随分子雲の視線速度∼ −7 km/sから，
G359.0−0.9のまでの距離は 2.8±0.14 kpcと制限できた．この結果から推定した爆発噴出
物の質量と，モデルで示唆される爆発噴出物の質量を比較し，互いに矛盾しないことを確
認できた．
恒星進化モデルによって得られた重要な知見として，本来爆発しにくい超大質量星でも
燃焼殻融合を経れば爆発可能で，その場合 Si/Mg比とMg/Ne比の高い残骸を形成するこ
とが示唆された．このような残骸を今年度打ち上がったXRISM衛星で観測し，親星質量
とよく相関するFe/O比 (Katsuda et al., 2018)を測定すれば，超大質量星がその起源であ
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るかを検証できる．この手法で超新星残骸観測による上限質量制限が可能である．
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第 1 章

序論

およそ 10太陽質量（以下，M⊙）を超える大質量星は進化の最後に重力崩壊型超新星爆発
を起こし，中性子星を残すほか，その一生をかけて内部で合成した重元素を宇宙空間に供
給する．一方全ての大質量星が爆発に至るわけではなく，質量が大きすぎる場合などには
重力崩壊後にブラックホールに崩壊してしまうと考えられている．このため銀河の化学
進化やコンパクト天体形成に対する重力崩壊型超新星の寄与は，星が爆発する/しないか
という “爆発可能性（explodability）”に大きく影響される．理論的にはおよそ 20M⊙以
下の大質量星は中性子星を残して爆発する一方，それ以上の超大質量星は爆発せずにブ
ラックホールに崩壊するとされる (e.g., Heger et al., 2003; Sukhbold et al., 2016)．一方
で 20M⊙を超える超大質量星の爆発を示唆する観測研究もあり，例えば超大質量星が全て
ブラックホールに崩壊してしまうと特定の重元素の供給が不足し，現在の宇宙の元素組成
は説明できない (Suzuki & Maeda, 2018)．すなわち星の爆発可能性はまだ理解されてい
ない．このような状況で，爆発可能な質量の上限値である “上限質量”に対する観測的な
制限が，爆発可能性の解明につながる観測研究として求められている．
上限質量を観測的に決定する上で最も直接的なのは，実際に超新星が観測された地点の
過去の観測で親星を同定し，その質量を系統的に調査することである．Smartt (2015)で
は，IIP型超新星の爆発前の星を特定することによってそれらの初期質量が全て 17M⊙以
下であることを示した (図 1.1)．ただしこの手法は適用可能な天体数が少なく，重い星ほ
ど形成されにくいため (Salpeter, 1955)，サンプルの親星に超大質量星が含まれる確率が
小さく十分な統計からの示唆とは言えない．超新星爆発後に残る星雲である超新星残骸の
観測でも上限質量の制限は試みられている．Katsuda et al. (2018)では，1D超新星モデ
ルにおいて爆発噴出物の Fe/Si比が初期質量に相関することを用いて，20M⊙以上の親星
を持つ超新星残骸が存在しうることを示した（図 1.2）．しかし，現状では共に不定性が大
きい超新星爆発時の超新星元素合成で生じるFeと Siの比を用いるほか，相関から外れた
モデルも無視できない数存在するなどの問題がある．
近年，主流な爆発メカニズムの一つと考えられているニュートリノ加熱機構での超新星
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爆発の成否は，重力崩壊直前の中心付近の密度構造によって決まることが理論から示唆さ
れているが (Ertl et al., 2016)，星中心部の密度構造を星の観測から直接制限することは
難しい．そこで我々は密度構造と相互に影響する恒星進化段階における元素合成過程と，
それを反映する超新星の爆発噴出物の元素組成に着目した．特にNeやMgなどは爆発可
能性を左右する領域において主要な元素であり，超新星爆発後も存在量がほぼ変化しない
ため，爆発噴出物におけるこれらの組成比を測定すれば，爆発可能性に影響する元素合成
過程の情報を得られるはずである．これらの組成比を測定するため，我々は超新星残骸の
X線観測を選択した．過去の観測では，Neに対してMgの輝線が強い “Mg-rich超新星残
骸”が 2例 (N49B; G284.3-1.8, Park & Bhalerao, 2017; Williams et al., 2015)報告されて
いる．しかしその成因は解明されておらず，このような観測事実から，我々は爆発可能性
に影響する元素合成過程が星によって大きく異なることを予想した．
本修士論文ではまず第 2章で大質量星内部の元素合成と重力崩壊型超新星爆発につい
て，第 3章では超新星と超新星残骸について概説する．続く第 4章では本研究で観測対象
としたG359.0−0.9について述べ，第 5章では今回使用した観測装置について概説する．
第 6章ではその観測結果を報告し，それを用いた議論を第 7章において行う．そして第 8

章で今後の展望について述べた後，最後に第 9章で本修士論文をまとめる．

図 1.1: IIP型超新星残骸の親星の初期質量分布 (Smartt, 2015).
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Fe/Si ratios are consistent with one of the two boundaries with
a potential uncertainty of 0.1 dex on the model: 0.15–0.25 and
0.33–0.57. These marginal data are indicated by m1 or m2 in
Table 1, where m1 and m2 correspond to the lower- and
higher-mass boundaries, respectively. We give the number
fractions in Table 2, and plot their cumulative distributions in
Figure 3 for a demonstration.

Notably, most of the revised progenitor masses are
significantly different from the previous estimates, suggesting
the importance of focusing on the Fe/Si abundance ratio rather
than taking the balance of the overall abundance pattern. In
addition, the revised progenitor mass distribution is found to be
consistent with the standard Salpeter IMF. If single stars are
major contributors to CCSNe, then our result suggests that
there is no high-mass cutoff for progenitors of CCSNe, which
conflicts with the deficit of supernova explosions of the most
massive stars based on previous works on age-dating a stellar
population around CCSNRs in M31 and M33 (e.g., Jennings
et al. 2014). The direct imaging of SN progenitors (e.g., Smartt
et al. 2009) also suggests the high-mass cutoff in the
distribution. It is, however, not easy to compare our result
with that of direct imaging since that does not include the
contribution of SNe Ibc, which is included in our analysis.

Our findings are supported by several studies. From a
theoretical point of view, heavier progenitors tend to explode
relatively easily despite the strong mass accretion onto a proto-
neutron star in the recent simulations that include general
relativistic effects and employ newer progenitor sets (Summa
et al. 2016; O’Connor & Couch 2018; Ott et al. 2018;
Vartanyan et al. 2018). From the point of view of chemical

evolution, CCSNe should occur in a mass range of 9–100Me
to explain the oxygen enrichment of our Galaxy (Brown &
Woosley 2013; Suzuki & Maeda 2018).
As mentioned above, it should be noted that the Fe/Si

abundance ratios allow us to directly estimate MCOcore rather
than MZAMS. Therefore, it is more robust to argue that there is
no high-mass cutoff for CO core masses of progenitor stars.
This argument holds even if the effects of binary stars are
important.

3. Possible Uncertainties on the Progenitor Mass Estimates

We have compiled and updated the progenitor masses for
Galactic and Magellanic Clouds CCSNRs in Section 2. Here we
discuss their systematic uncertainties. First, progenitor masses
based on elemental abundances suffer from observational

Figure 2. Left: CO core mass as a function of a progenitor mass, MZAMS (Sukhbold et al. 2016). The vertical and horizontal dotted lines indicate ZAMS masses of
15 Me and 22.5 Me corresponding to CO core masses of 3 Me and 6 Me, respectively. Right: Fe/Si abundance ratios as a function of the progenitor mass (MZAMS)
based on the nucleosynthesis models by Sukhbold et al. (2016). The progenitor classes (A), (B), and (C) are shown in the same manner in panel (g) of Figure 1. The
solid curve shows the best-fit exponential model, (Fe/Si)/(Fe/Si)e= ´ -( )1.13 exp M4.8

10.6
ZAMS .

Figure 3. Cumulative distributions of progenitor masses (MZAMS) for six
different cases. The black lines with an open box, open circle, and filled circle
are responsible for Galactic and Magellanic Clouds SNRs that are simply taken
from the literature (the third column in Table 1), revised based on Fe/Si ratios
(the sixth column in Table 1), and the revised data restricted to the young
(t < 5000 years) SNRs, respectively. The dashed lines in red, green, and blue,
are responsible for the standard Salpeter IMF, the up-to-date progenitors’ IMF
for CCSNRs in M31 and M33 (Díaz-Rodríguez et al. 2018), and progenitors’
IMF for SNe IIP (Smartt et al. 2009).
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図 1.2: 爆発噴出物の Fe/Si比を用いた重力崩壊型超新星の初期質量制限 (Katsuda et al., 2018).

左: Fe/Si比と親星の初期質量の関係．右: Fe/Si比を用いた親星の質量分布（黒点）と，
初期質量関数 (赤点; Salpeter, 1955)，およびM31, M33の星形成率での制限 (緑点; Dı́az-

Rodŕıguez et al., 2018)
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第 2 章

重力崩壊型超新星による元素合成

星間ガスやダストが自己重力で収縮すると恒星が生まれる．恒星が自己重力によって収縮
すると内部で様々な核反応が起こるようになり，生み出された熱と重力の釣り合いによっ
て恒星自身が進化していく．およそ 10M⊙を超えるような大質量星では最も安定な鉄族
元素が合成される段階まで到達し，核反応による発熱が止まると，中心部が自己重力に耐
えられなくなり重力崩壊を起こす．重力崩壊直後に発生した衝撃波が星を吹き飛ばすの
が重力崩壊型超新星爆発であり，これによって恒星内で合成された重元素が星間空間へ供
給され，同時に様々な性質を持つ中性子星が生まれる．一方，発生した衝撃波が恒星表面
まで到達できないこともあり（failed supernovae），この場合重元素は星間空間にあまり
供給されず，中心にはブラックホールが残る．このような爆発可能性を決定する要因の 1

つが超新星の初期条件，すなわち恒星内元素合成で形作られた星の内部構造である．以下
では大質量星が形成されてから重力崩壊型超新星に至るまでの過程について説明する．

2.1 恒星内元素合成
冷たい星間物質から生まれた恒星は重力によって収縮していき，内部温度が上昇すると
様々な核反応が起きる．恒星内の核融合反応は高温環境での激しい熱運動によって粒子同
士が接近することで起きるため，原子番号が大きくなるほどクーロン障壁が大きく反応温
度が高い傾向にある．粒子 aと粒子 bが融合して粒子 cが生成される時，放出されるエネ
ルギーEは各粒子の結合エネルギーをEa, Eb, Ecとして

E = Ec − Ea − Eb (2.1)

となる．反応前後で核子数Aが保存されるため，式 2.1が発熱反応であるための条件は，
核子あたりの結合エネルギーが粒子 a, bの系より cの系の方が大きいことである．図 2.1

に示したように，核子あたりの結合エネルギーは 56Feをはじめとする鉄族元素において
極大となるため，Hから始まり Feに至るまでの核融合反応が恒星内でのエネルギー源と
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図 2.1: 質量数に対する核子あたりの結合エネルギー (Girtan et al., 2021).

なる．逆に Feが合成されるまで燃焼が進むと核融合によるエネルギー放出がなくなるた
め，恒星が自己重力を支えられなくなって重力崩壊に至る．なお核反応によってエネル
ギーを生成している過程においても，恒星自身が光ったり核反応で生じたニュートリノを
恒星外に放出したりすることで，恒星全体としてはエネルギーを失い収縮し続ける．
各反応過程は基本的にはまず星中心部で着火し，対流によるエネルギー輸送が卓越した
対流コアを形成することから始まる．対流コア内では物質がよく撹拌されて均一化され，
燃料が効率よく反応領域に取り込まれる．これをコア燃焼 (core burning)と呼び，燃料が
すべて消費されて反応が停止し対流も止まると，中心部には核反応で生成された物質で構
成されるコアが残る．その後も星が収縮し温度が上昇すると，コアの外側の殻状の領域で
も核反応が着火する．これを殻燃焼（shell burning）と呼び，コア燃焼と同様に対流が卓
越して殻内の燃料を使い切ると反応が終了する．以下では主要な反応過程について詳しく
見ていく．

2.1.1 H燃焼系
中心温度が 107 Kほどになると最初の核反応であるH燃焼が始まる．H燃焼には主に

ppチェインとCNOサイクルという 2つの系列の連鎖核反応がある．正味ではどちらも 4

つの 1H（陽子, 以下では p）を 4He（α粒子, 以下では α）に変換し，束縛エネルギーの差
分である 26.731 MeVを開放する．ppチェインとCNOサイクルのエネルギー効率の温度
依存性を図 2.2に示した．ppチェインは比較的低温から高温までエネルギー効率の上昇が
緩やかであるが，CNOサイクルは温度依存性が強く，2× 107 K程度でエネルギー効率が
ppチェインを上回る．そのため，H燃焼系の初期では ppチェインが，それ以降はCNO
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図 2.2: ppチェインと CNOサイクルの，平衡状態における温度に対するエネルギー効率の違い
(Iliadis, 2007)．

サイクルが支配的な燃焼過程となる．それぞれの反応経路を図 2.3に示した．pのみの系
から始動する ppチェインはあらゆる恒星で起こるのに対し，CNOサイクルはC,N,Oが
恒星に含まれていない初代星では起こらない．CNOサイクルではC,N,Oはそれぞれ触媒
のような働きをし，サイクルが一周してもこれらの組成比は変化しない．ただし，図 2.3b

に示した反応サイクルの中で 14N+ 1H −−→ 15O+ γが律速段階であるため，平衡状態に
達すると元々あったC,N,O のほとんどがNに置き換わることになる．

2.1.2 He燃焼系
H燃焼でできたHeが中心部に溜まり，温度が 108 KほどになるとHe燃焼が始まる．ま
ず，以下の反応が起こる．

3α −−⇀↽−− 8Be + α −−→ 12C + 7.2747MeV (2.2)

これはトリプルアルファ反応と呼ばれ，α同士が結合して非常に不安定な 8Beを生成し，
崩壊する前に別のαと結合することで 12Cができる．8Beの崩壊が非常に早いため，密度
の低い環境では 12Cの合成までは至らない (e.g., ビッグバン元素合成)．
トリプルアルファ反応が進行すると，これと同時に以下の反応も起きる．

12C + α −−→ 16O+ 7.1619MeV (2.3)
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(a) ppチェイン

(b) CNOサイクル

図 2.3: 各H燃焼系の反応経路 (Kippenhahn et al., 2013).

He燃焼によって主に 12Cと 16Oで構成されたCOコアが出来る. COコアでの 12C/16Oの
個数比は 0.39–0.85であり，式 2.3の反応断面積は不定性が大きいのが現状である．この
反応断面積は，星の爆発可能性，銀河の組成，中性子星の質量分布，電子捕獲型超新星の
親星質量範囲などに広く影響を与えるため，精力的に研究されている．

2.1.3 C燃焼系
ひとたびCOコアが出来ると，次の核反応が起きるまでコアの組成は変わらず，温度と
密度が上昇し続ける．COコアを構成する 12Cと 16Oが起こしうる 2体反応のうち，最も
クーロン障壁の低い 12C + 12Cから始まるのが次の C燃焼系である．中心温度が 108.8 K

ほどになると，まず以下の反応で励起された 24Mgが生成される．
12C + 12C −−→ 24Mg (2.4)

ここで生成された 24Mgはエネルギーが基底状態より 13.933 MeV高い．これが崩壊する
ことで以下のように様々な粒子を生成する．

12C + 12C −−→ 24Mg −−→



20Ne + α + 4.617MeV

23Na + p + 2.241MeV

23Mg + n− 2.599MeV

24Mg + γ + 13.933MeV

16O+ 2α− 0.113MeV

(2.5)

(2.6)

(2.7)

(2.8)

(2.9)
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このうち式 2.5と式 2.6が C燃焼の主要な反応であって，励起状態の 24Mgの 9割以上は
20Neか 23Naに崩壊する．なお，式 2.5と式 2.6はほぼ等確率で起こる．式 2.7は吸熱反応
であるため，C燃焼下の高温条件でのみ稀に起こり，中性子 nを生成して s過程（ゆっく
り進行する中性子捕獲反応，本修士論文では省略）の進行を促す．式 2.9も吸熱反応であ
るが，それ以上に多体崩壊であることによってほとんど起こらない．式 2.8は他の 3つと
異なり，強い力である核力に起因して核子を生成するのではなく，弱い力である電磁力に
よって光子を生成する反応である．C燃焼の温度帯では核子-光子間の相互作用は核子-核
子間の相互作用より起こりにくいため，式 2.8は式 2.5，式 2.6と比較して稀である．これ
らの発生確率の比を記したのが図 2.4であり，C燃焼の典型温度を含む< 109 K = 1 GK

の領域においては式 2.5と式 2.6が支配的であることがわかる．
次に，生成された 20Ne，23Na，p，α が関与した以下のような反応が起こる．

23Na + p −−→ 20Ne + α (2.10)

23Na + p −−→ 24Mg + γ (2.11)

16O+ α −−→ 20Ne + γ (2.12)

式2.10と式2.7によって，式2.6で作られた 23Naの大半が消費される．これらをまとめたC

燃焼の反応ネットワークは図 2.5(a)に示した．一連のC燃焼によって組成は図 2.5(b)のよ
うに変化し，星の中心には主に,16O, 20Ne, 24Mg, 23Naが質量比約 0.60 : 0.35 : 0.025 : 0.014

で混合したONeコアが出来る．他にも様々な原子核が合成されるがいずれもごく少量で
あり，その質量比は 10−5以下である．

2.1.4 Ne燃焼系
C燃焼後，星中心部で起こる 2体反応のうちクーロン障壁が最も低いものは 16O+ 16O

であるが，これより低い温度で以下のような 20Neの光分解が無視できなくなる．
20Ne + γ −−→ 16O+ α− 4.730MeV (2.13)

逆に，式 2.13で生じた αが 16Oと反応して 20Neに戻る反応も同時に起こる．
16O+ α −−→ 20Ne + γ + 4.730MeV (式 2.12)

中心温度が∼ 1.5× 109 K程度になると式 2.13が式 2.12よりも高い頻度で起こるため，
系として 20Neの光分解が支配的となる．これがNe燃焼の始まりで，式 2.13によって生
じた αが他の原子核に作用して燃焼が進む．

20Ne + α −−→ 24Mg + γ + 9.316MeV (2.14)

23Na + α −−→ 26Mg + n + 1.821MeV (2.15)
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図 2.4: COコアにおいて起きうる 2体反応の確率内訳とその温度依存性 (Iliadis, 2007) 横軸は温
度，縦軸は反応率であり，各反応率は 12C(12C,α)の反応率で規格化されている．A(B,C)D

はA+B −−→ C+Dと同義であり，図中ではDは省略されている．なお，この図に示さ
れたA(B,C)の反応率は，A(B,C)とA(B,2C)の反応率の和である．

C燃焼で合成された 20Neや 23Naは共に，式 2.14および式 2.15によってほぼすべて消費
される．なお C燃焼終了時の 20Neと 23Naの質量比を比較すると，20Neの方が 1桁大き
い．そのため，式 2.13から式 2.14の一連の反応がNe燃焼の主たるエネルギー生成源で
あって，まとめて以下のように書ける．

20Ne + 20Ne −−→ 16O+ 24Mg + 4.586MeV (2.16)

式 2.14と式 2.15生成された 24Mgや 26Mg の一部はさらに以下のように反応する．
24Mg + α −−→ 28Si + γ + 9.984MeV (2.17)

26Mg + α −−→ 29Si + n + 0.034MeV (2.18)

これらの反応ネットワークを図2.6(a)に示した．一連のNe燃焼によって組成は図2.6(b)

のように変化し，星の中心には主に,16O, 24Mg, 28Siが質量比にして約 0.77 : 0.11 : 0.083

で混合したOMgコアが出来る．
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図 2.5: (a)C燃焼における反応ネットワークと (b)T = 9 × 108 K, ρ = 105 g/cm3での組成進化
(Iliadis, 2007)．

2.1.5 O燃焼系
Ne燃焼が終わり中心温度が∼ 2× 109 K程度まで上昇すると，OMgコア内で考えられ
る中で最もクーロン障壁の低い 2体反応の 16O+ 16Oが始まる．

16O+ 16O −−→ 32S (2.19)

これがO燃焼の始まりである．なお，O燃焼の結果生じた領域の組成は超新星元素合成
によってほぼ完全に上書きされるため，直接的に観測されることはない．式 2.19で生成
される 32Sは，C燃焼の初めにできる 24Mgと同じく励起されており，そのエネルギーは
16.5 MeVである．励起した 32Sが崩壊することによって様々な原子核が生成される．

16O+ 16O −−→ 32S −−→



31P + p + 7.678MeV

30Si + 2 p + 0.381MeV

28Si + α + 9.594MeV

24Mg + 2α− 390MeV

30P + 2H− 2.409MeV

31S + n + 1.499MeV

(2.20)

(2.21)

(2.22)

(2.23)

(2.24)

(2.25)

式 2.23と式 2.24は吸熱反応なので，燃焼が進んで高温になった時に起きる．また式 2.24

で発生した 2Hは即座に光分解して pと nになる．式 2.21と式 2.23は式 2.9と同じく多
体反応であるが，O燃焼の条件下ではそれなりに起こり，合わせて全反応確率のうちの
∼20%程度を占める．図 2.4に示したように，O燃焼が始まる∼ 2× 109 Kににおいては，
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図 2.6: (a)Ne燃焼における反応ネットワークと (b)T = 1.5× 109 K, ρ = 5× 106 g/cm3での組成
進化 (Iliadis, 2007)．

32Sの崩壊によって p，α，nが放出される確率はおよそ同等のオーダーである．具体的に
は，∼ 2.2× 109 Kにおいて 62% : 21% : 17%ほどである．ただし 2Hは nとして扱った．
C燃焼系の場合と同じように，式 2.20–式 2.25によって作られた原子核と核子による第
二段階の反応が，エネルギーと組成の双方の観点で重要である．図 2.7(a)(b)に示したよ
うに，O燃焼では多様な核反応が起きるとされ，生成される核種も多岐にわたるが，主た
る生成物は 28Siと 32Sである．これらを生成する主要な経路は以下である．反応式が煩雑
になるので省略した記法を用いる．例えば 16O( 16O ,p ) 31Pは 16O+ 16O −−→ p + 31Pと
同じ意味である．

16O( 16O ,p) 31P ( p, γ) 32S (2.26)

16O( 16O ,p ) 31P ( p, α) 28Si (2.27)

16O( 16O ,α) 28Si (2.28)

16O( 16O ,n ) 31S (γ, p) 29Si (α, n) 32S (2.29)

同時に，式 2.23や式 2.22によって生成した α粒子による反応も起こる．
24Mg (α, γ) 28Si (2.30)

24Mg (α, p) 27Al (2.31)

これらの反応によって 24Mgは即座に消費されてなくなる．一方，例えば 16O(α, γ)20Ne

のような，O燃焼環境下で光分解が非常に起きやすい核種の生成反応は無視できる．一連
の複雑な反応経路を経て，最終的に図 2.7(b)に示した組成に落ち着く．具体的には多い
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図 2.7: (a)O燃焼における反応ネットワークと (b)T = 2.2× 109 K, ρ = 3× 106 g/cm3での組成
進化 (Iliadis, 2007)．

順に 28Si, 32Si, 38Ar, 34S, 36Ar, 40Caの質量比が 0.54 : 0.28 : 0.084 : 0.044 : 0.027, : 0.021

ほどである．これら以外の 29Siや 42Ca等も質量比にして 10−4–10−3程度生成される．

2.1.6 Si燃焼系
O燃焼系が落ち着くと 16Oが枯渇し，28Siと 32Sが最も多くなる．これら同士の 2体反
応はクーロン障壁が非常に大きいため恒星進化の最後までほとんど起きることはなく，次
に起こる核反応はこれらの光分解反応である．28Siと 32Sの光分解の崩壊定数の温度依存
性を図 2.8に示した．図 2.8でわかるように，T ∼ 2× 109 Kほどになると 32Sの光分解が
始まる．

32S ( γ, α) 28Si (2.32)

32S ( γ, p) 31P (γ, p) 29Si (γ, n) 28Si (2.33)

式 2.33では 32S ( γ, p) 31Pの後にも光分解が即座に連鎖し，最終的に式 2.32と同じく 28Si

を生じる．32Sの光分解反応はO燃焼終了時には既にわずかながら始まっている．しばら
くしてさらに温度が上昇すると以下のような 28Siの光分解反応が始まる．

28Si ( γ, α) 24Mg (2.34)

28Si ( γ, p) 27Al (2.35)

これらによって生じた核子や原子核は，Ne燃焼の場合と同じようにさらなる二次的な反
応を引き起こすが，Si燃焼の反応ネットワークは図 2.9(a)に示したように極めて複雑で
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図 2.8: 28Siと 32Sの光分解反応の崩壊定数とその温度依存性 (Iliadis, 2007)．

ある．A(核子数)=25–40の核種については (p, γ), (α, γ), (n, γ), (α, p), (α, n), (n, p)および
これらの逆反応によってネットワーク上を激しく移動する．A=46–64の核種も別の反応
ネットワークを形成しており，核反応が活発である．これらに対してA=40–46の核種は
比較的不活発であるため，A=25–40とA=46–64の核種間の準静的な 2つの平衡状態が，
A=40–46の比較的不活発なネットワークによって接続されていると考えることができる．
最終的には図 2.9(b)に示したように，A=46–64が主である平衡状態に行き着く．主な核
種と質量比は，56Fe(∼56%),52Cr(∼19%),54Fe(∼11%)などである．56Feは最も束縛エネル
ギーが低く安定な原子核であり，これ以上核反応によってエネルギーを生成することは
ない．この時，鉄族原子核と同時に核子も存在しており，それぞれの質量比は p∼ 10−7,

α ∼ 10−6, n∼ 10−11ほどである．28Siの光分解が完了すると，これらは核統計平衡（Nuclear

Statistical Equilibrium; NSE）と呼ばれる平衡状態となる．NSEについては後の 2.4.1章
で詳しく説明する．
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図 2.9: (a)Si燃焼における反応ネットワーク．発生頻度の低い大量の反応が省略されており，実
際にはさらに複雑なネットワークを形成する．(b)T = 3.6× 109 K, ρ = 3× 107 g/cm3で
の組成進化．(Iliadis, 2007)
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2.2 重力崩壊直前の内部構造

2.2.1 タマネギ構造
これまでに述べてきたような燃焼過程によって，星の内部組成やその空間分布が進化し
ていく．恒星の内部の進化過程は，“キッペンハーンダイアグラム”（Kippenhahn diagram）
によってよく表現される．図 2.10に，Sukhbold et al. (2018)で公開されている 1D恒星
進化モデルのうち，初期質量 12.02M⊙のモデルの重力崩壊の∼ 103 yr前からのキッペン
ハーンダイアグラムを示した.

はじめにこの図の見方を説明する．カラーについて，赤い領域はエネルギーが生み出さ
れていて，これは核融合反応が起きていることを意味する．赤い領域とそれに付随する対
流領域で形成される構造は，燃焼コアもしくは燃焼殻である．逆に青い領域は核融合反応
が起きておらず，エネルギーを失っている領域である．
図 2.10に示した 12.02M⊙のモデルでは，質量半径 (Interior Mass)< 2M⊙の領域は図の
左端の時間ですでにHe燃焼によってできたCOコアになっている．log tCC > 3でCコア
燃焼（CC）が起き，log tCC ∼ 3で終了している．この時，質量半径∼0.5M⊙より内側の
領域ではCが燃え尽きたことで，Cコア燃焼が終了していると思われる．Cコア燃焼の終
了直後，質量半径 0.5M⊙のすぐ外側でC殻燃焼（CS）が始まっている．log tCC ∼ −2で
最初のC殻燃焼が終了し，またそのすぐ外側で次のC殻燃焼が起きている．この間C燃
焼によって中心に生成されたO-Ne-Mgコアは重力収縮しており，log tCC ∼ 1で Neコア
燃焼が起き，質量半径∼0.5M⊙より内側はO-Mg-Siコアになる．log tCC ∼ 0では中心で
Oコア燃焼が始まり，その終了後にはその外側でNe殻燃焼が起きている．このように，
キッペンハーンダイアグラムを見るとコア燃焼や殻燃焼が起きる過程を見ることができ
る．log tCC = −4は重力崩壊時を表し，12.02M⊙のモデルでは内側から順に Siコア燃焼
でできたFeコア，Si燃焼殻，O燃焼殻（Si層）， Ne殻燃焼でできたO-Mg-Si層，C殻燃
焼でできたO-Ne-Mg対流層となっている．
その結果，恒星内部は図 2.11に示したような “タマネギ構造”と呼ばれる層状構造をな

す．中心に近いほど高温高密度であるため，原子番号の大きい元素ほど中心に近い層に分
布する．また各層ではそれぞれの内部が対流で撹拌され，層の組成はその内部ごとでほぼ
均一になると考えられている．

2.2.2 燃焼殻融合
近年では重力崩壊直前のコア付近の 3D流体シミュレーション等が盛ん行われるように
なり，その結果タマネギ構造には様々な形態があることが示唆されてきている．特に，強
力な対流が層の境界を横断することなどにより，本来分離している層同士が融合しうるこ
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図 2.10: 1D恒星進化モデル (Sukhbold et al., 2018)の公開データのうち，12.02M⊙モデルのキッ
ペンハーンダイアグラム．横軸は重力崩壊までの時間，縦軸は質量半径で，カラーマッ
プはその質量半径における流体のエネルギー収支を表す．CSや NeCは C殻燃焼や Ne

コア燃焼を表す．斜線部分は対流領域を示している．2つの小窓の図は本論には関係し
ないため，説明を省略する．

とが知られている (shell merger; e.g., Yadav et al., 2020, and refferences therein). 本修士
論文ではこれを “燃焼殻融合”と呼ぶ．Yadav et al. (2020)では重力崩壊前の数分間のシ
ミュレーションでO燃焼が暴走し，O-Si層とO-Ne-Mg層が短いタイムスケールで激しく
融合したという結果を報告している．図 2.12にシミュレーション結果の例を示した．こ
のシミュレーションは重力崩壊の 420 s前から開始され，重力崩壊までの間にNe層と Si

層の境界が消失し混合している．燃焼殻融合は星中心部の元素を層を跨いで撹拌し，密度
や温度の構造も変化させるため，ここまでに述べた燃焼過程とは異なる反応系を形成す
る．その上燃焼殻融合に起因する核反応で発生したエネルギーも対流に寄与し，対流の勢
いが増すことなども考えられるなど，極めて複雑な現象であると言える．
燃焼殻融合はFeコア付近の物質の組成比を大きく変えるほか，密度構造も変化させるた
め，後に述べるような重力崩壊後の爆発可能性に影響することも示唆されている．燃焼殻
融合は決して稀な現象ではないと考えられており，Collins et al. (2018)によれば 16–26M⊙

の大質量星の 40%で発生すると考えられている．また，Ritter et al. (2018a)では銀河の
化学進化におけるP, Cl, K ,Scなどの供給は，重力崩壊型超新星の親星のうち 50%程度で
燃焼殻融合が発生しなければ説明できないとしている．このような重要性から，燃焼殻融
合は現在多次元シミュレーションをはじめとして盛んに研究されている．しかしながら，
観測的に燃焼殻融合を示唆する証拠は見つかっていなかった．
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図 2.11: 恒星内部の典型的なタマネギ構造 (Kippenhahn et al., 2013). 左上側が各層において主
要な元素を表し，右下側は各層の境界で起きる核融合反応での組成変化を表す．下の表
の各数字は，数字が書いてある部分のすぐ上の部分の温度と密度を表す．

図 2.12: 燃焼殻融合の 3Dシミュレーション結果 (Yadav et al., 2020). 重力崩壊の 420 s前から
シミュレーションを開始し，組成の空間分布の時間発展を示している．カラーマップは
上段はNeの質量分率を，下段は Siの質量分率を表し，左列，中列，右列はそれぞれシ
ミュレーション開始から 268 s，323 s，420 sのスナップショットになっている．
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2.3 重力崩壊型超新星爆発

2.3.1 Feコアの重力崩壊
Si燃焼によって星中心には鉄族原子を主成分とした Feコアが形成される．Feは非常
に安定な原子核であり核燃焼によって発熱することができないため，重力収縮を続け内
部エネルギーを高めることで自己重力を支える．中心温度が Tc ∼ 109−10 K,密度が ρc ∼
109−10 g/cm3ほどになると，電子のフェルミエネルギー µe = 11.1( ρYe

1010 g/cm3 )1/3 MeVが
電子温度より十分高くなり，Feコアは電子の縮退圧によって支えられることになる．た
だし，Yeは核子あたりの電子数で，粒子Xの個数密度を nXとすると，Ye = ne/(nn + np)

である．したがって，コアの質量がチャンドラセカール限界質量Mch ∼ 1.4 M⊙を超える
と不安定となり，重力崩壊を起こす．Feコアが不安定となる原因は，主に電子捕獲反応
と光分解反応とがある．
電子捕獲反応はコア内部の電子密度が上昇すると進行する．陽子数 Z，中性子数N の
原子核X(Z,N)がある時，この反応は以下のようなものである．

e− +X(Z,N) −−→ X′(Z − 1, N + 1) + ν (2.36)

自由電子が原子核中の陽子と反応して中性子になる反応で，Z → Z−1, N → N+1と変化
する．これはエネルギー準位の高い電子が多くなり，µe +mXc

2 > mX′c2 となった時に進
行する．例えばXが 56Feの場合µe ∼ 11.1 MeVなのに対し，m56Mnc

2−m56Fec
2 = 3.7 MeV

ほどであるので電子捕獲反応が進行する．つまり，Feコアが密度を上昇させ縮退圧によっ
て自己重力を支えようとしても，電子数が減ってしまうことで十分な圧力を確保できず，
外圧との釣り合いを密度上昇によって保つことができなくなり，Feコアが不安定となっ
て重力崩壊する．
光分解反応はコアの温度が上昇すると進行する．56Feの場合，以下のように反応する．

56Fe + γ −−→ 13 4He + 4n− 125MeV (2.37)

光分解反応は全て吸熱反応であるため，密度上昇によって獲得した内部エネルギーを消費
してしまい，圧力上昇が不十分になってしまうことで，電子捕獲反応のときと同様に重力
崩壊を起こす．
以上のようにして不安定化し重力崩壊が始まると，Feコアはおよそ 10−2 secほどのダ
イナミカルタイムスケールで急速に中心へと落下する．

2.3.2 ニュートリノ閉じ込め
式 2.36によって発生した電子ニュートリノはごく稀に原子核と衝突し，ニュートリノ-

原子核コヒーレント散乱と呼ばれる弾性散乱を起こす．その反応断面積は，ニュートリノ
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のエネルギーをEνとして

σν ∼
( Eν

mec2

)2

(Z +N)210−45 cm2 (2.38)

となる．ニュートリノの起源 (式 2.36)から Eν ∼ µe ∼ 11.1( ρYe

1010 g/cm3 )1/3 MeVと考えれ
ば，mec

2 ∼ 0.511 MeVであることも併せて

σν ∼ (Z +N)2
( ρYe

1010 g/cm3

)2/3

4.7× 10−43 cm2 (2.39)

となる．ここでコアが全て 56Feで形成されていると近似し，Xの個数密度を nX cm−3,陽
子と中性子の質量をmp = mn = 1.7 × 1024 gとすれば，この時のニュートリノの平均自
由行程 λν＝ 1/⟨nAσA⟩は

λν ∼
(Z +N

56

)−1( ρ

109 g/cm3

)−5/3( Ye

26/56

)−2/3

2.8× 109 cm (2.40)

となる．重力崩壊開始直後には ρ ∼ 109−10 g/cm3 であり，この時の λν はコアの半径
Rcore ∼ 108−9 cm よりも大きい．したがって重力崩壊直後の Feコアはニュートリノに対
し透明であるが，重力崩壊が進んでコアの密度が上昇すると λν ∝ ρ−5/3がRcore ∝ ρ−1/3

よりも小さくなり，ρ ∼ 1010 g/cm3で不透明になる．ニュートリノが何度も散乱するこ
とでコアの外に出ることはできるが，それに要する時間のスケールが重力崩壊のダイナミ
カルタイムスケールよりも長くなると，ニュートリノがコアから脱出できなくなる．これ
をニュートリノ閉じ込め（Neutrino trapping）といい，密度が ρ > 3× 1011 g/cm3になる
と起きる．ニュートリノが閉じ込められる領域をニュートリノ球という．
ニュートリノ閉じ込めは重力崩壊を続ける上で重要である．式 2.36が滞りなく進行す
ると，あまりにも中性子過剰となった原子核は中性子を吐き出してしまい（neutron drip），
核子と原子核の熱的圧力が増加することで重力崩壊が停止する．しかし，式 2.36で発生
した電子ニュートリノはフェルミ粒子であるので，ニュートリノ閉じ込めで密度が上昇す
れば排他率によって式 2.36による電子ニュートリノの生成が抑制され，結果的に neutron

dripが抑制されることで重力崩壊が継続する．

2.3.3 反跳衝撃波の発生と停滞
重力崩壊中の Feコアは homologous infallをする内部コアと supersonic infallをする外
部コアに分けられる．これらの詳細は割愛するが，外部コアの方が内部コアよりも落下速
度が大きい (図 2.13)．重力崩壊が続継続して中心密度が原子核密度に近くなると，核力で
圧力を支えられるようになる．これにより内部コアの収縮が止まって原始中性子星とな
り，大きな速度で落下してくる外部コアが原始中性子星に衝突すると外向きの衝撃波が生
じる．生じた衝撃波が星の表面にまで到達すれば超新星となる．発生直後の衝撃波は観
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図 2.13: homoligous infallをする内部コアと，supersonic infallをする外部コアの概略図 (Iliadis,

2007) ．横軸は質量半径，縦軸は動径方向の速度である．t1, t2は時刻を表し，t2 > t1で
ある．

測によって示唆される超新星爆発の典型エネルギーより大きなエネルギーを持っている
(Eshock ∼ 1052 erg)が，外部コアの伝播中には衝撃波がエネルギーを失う要因が数多く存
在する．
まず，ニュートリノによるエネルギーの持ち去りである．衝撃波が通過することで外部
コアの温度が急激に上昇すると，原子核が熱分解する反応が起きる．

X(Z,N) −−→ Zp +Nn (2.41)

さらに，自由陽子は原子核よりも電子捕獲の効率がよく，式 2.41の進行に伴い電子捕
獲反応が進行する．

p + e− −−→ n + ν (2.42)

式 2.41によって重い原子核の分解が進むと，式 2.39からわかるようにニュートリノに対
するコアの透明度が上昇する（pや nに分解された方が断面積が小さくなる）ため，閉じ
込められていたニュートリノが一気に解放される．大量の陽子の中性子化に伴って大量
のニュートリノが放出されるこの現象は中性子化バーストと呼ばれ，10−2 s程度の時間
に∼ 1051 ergものエネルギーが放出される．また，こうなると発生したニュートリノをコ
アに留めておけなくなるため，この後式 2.42が起こればニュートリノが衝撃波のエネル
ギーを持ち去ってしまう．他にも，内部コアへの降着物質のラム圧や，式 2.37のような
光分解による吸熱，式 2.42のような電子捕獲による圧力の低下などによって，発生時の
衝撃波のエネルギーはほぼ全て奪われてしまう．
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こうして衝撃波は外部コアを抜け出す前にエネルギーを失い，停滞する．超新星爆発に
至るには，停滞衝撃波にエネルギーを与え，星の表面まで到達させなければならない．

2.3.4 ニュートリノ加熱
停滞衝撃波にエネルギーを与える主な機構として，現在考えられている中で最も主要な
ものの一つが，ニュートリノによる加熱である．他にも磁気回転や中心天体からの双極
ジェット，流体不安定性などの非対称性効果が考えられているが，本論文では割愛する．
電子/陽電子ニュートリノ（νe, ν̄e）による加熱は，例えば以下のようなものである．

n+ νe −−→ e− + p (2.43)

p+ ν̄e −−→ e+ + n (2.44)

星中心から放出されるニュートリノの光度をLν erg/sとすると，中心からR cmだけ離れ
た物質が単位時間あたりに受け取るエネルギーは

Q+
ν ∝

Lν

4πR2
(2.45)

となる．一方，ニュートリノからエネルギーを受け取ると同時に，例えば式 2.42のよう
なニュートリノ生成反応によってエネルギーを失っていることに注意する．単位時間あた
りに失われるエネルギーは物質の温度によって決まり，

Q−
ν ∝ −T 4 (2.46)

となる．Q+
ν（加熱）とQ−

ν（冷却）の塩梅によって正味の加熱量が決定され，内部コアに
近い領域では冷却が，衝撃波背面に近い領域では加熱が優勢となる．正味のエネルギー収
支が負から正へ切り替わる半径をゲイン半径という．
こうして，衝撃波背面でのニュートリノ加熱によって衝撃波にエネルギーが注入され，
降着物質によるエネルギー損失を上回るエネルギーを獲得できれば超新星に至ることがで
きる．近年の理論計算では，ニュートリノ加熱機構によって星が爆発に至ることが実際に
確かめられてきている (e.g., Marek & Janka, 2009)．しかし，シミュレーションにおける
爆発可否がどのような初期条件によって決まるのか，すなわち星の爆発可能性は何によっ
て決まるのかについては，現在も議論が続いている．
このような状況でErtl et al. (2016)は，1Dシミュレーションにおける超新星爆発の成
否は，M4および µ4という恒星進化段階のパラメータで評価できると示唆した．M4は核
子あたりのエントロピー（specific entropy）sについて，s = 4 kB/baryonとなる質量半
径である．

M4 ≡ m(s = 4)/M⊙ (2.47)
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なお，M4はO燃焼殻の内半径（質量半径），および最終的な原始中性子星の質量に相関
する値であることが経験的に知られている．µ4は質量半径M4における密度で，衝撃波停
滞状態での質量降着率 Ṁ に相関する．

µ4 ≡
dm/M⊙

dR/1000 km

∣∣∣∣
s=4

(2.48)

衝撃波の内側で放射されるニュートリノの光度が，降着物質が原始中性子星付近でバウ
ンスした際に解放した重力エネルギー等によって供給されていると仮定する．その場合，
Lν ∝M4µ4となって，ここに式 2.45を合わせると，ニュートリノ加熱によるエネルギー
増加率はQ+

ν ∝M4µ4/4πR
2と仮定できる．一方，2.3.3章で述べたような衝撃波のエネル

ギー損失率は降着率 Ṁ によって概ね決まるため，Q−
ν ∝ µ4と仮定できる．したがって，

ニュートリノ加熱による爆発可能性はM4µ4と µ4によって大雑把に評価することができ
る (図 2.14)．
Ertl et al. (2016)では実際の 1D超新星シミュレーションの結果について，上記の仮定
に基づいたM4µ4, µ4による評価の妥当性を検証している. その際式 2.48において dm =

∆m = 0.3 M⊙とおき，

µ4 ≡
∆m/M⊙

[R(M4 +∆m/M⊙)−R(M4)]/1000 km

∣∣∣∣
s=4

(2.49)

としている．その結果は図 2.15に示した通りで，M4µ4, µ4平面における一次関数的な評
価で実際のシミュレーションの爆発可否を 97%以上の確率で予想できたとしている．

図 2.14: M4, µ4による爆発可能性判定の概念図 (Ertl et al., 2016). それぞれ赤い領域が爆発可
能，黒い領域が爆発困難なモデル領域を表し，破線がそれらの境界を表す．左はニュー
トリノ光度と質量降着率の平面，右はそれらに対応するパラメータであるM4µ4と µ4の
平面．左右それぞれの白点は爆発可能なモデル，黒点は爆発不可能なモデルを表す．特
に左図は，重力崩壊直後には Ṁ は大きいが，時間経過とともに Ṁ は小さくなり，最終
的に点線を下回ったモデルが爆発することを示している．



24 第 2章 重力崩壊型超新星による元素合成

図 2.15: M4, µ4平面上における，1D超新星モデルでの爆発可否のプロット (Ertl et al., 2016)．
シミュレーションで爆発したモデルは色付きで，しなかったモデルは黒色で表示してい
る．左は各超新星エンジン（s19.8, w15.0, w18.0, w20.0, n20.0）での結果を，右は左図
での爆発可否の境界付近の拡大図をそれぞれ示している．
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2.4 超新星元素合成
2.1章で述べてきたように，恒星内では温度と密度に応じた核燃焼が起こる．重力崩壊
によって生じた衝撃波が外部コアを抜け星表面に至るまでに通過した領域は，衝撃波によ
る加熱/圧縮を受けるため，新たな核燃焼が起こってその組成が変化する．これを爆発的
元素合成と呼ぶ．衝撃波通過後には物質が断熱自由膨張するとみなすと，核子あたりのエ
ントロピー s ∼ T 3/ρが保存されるため，温度 T と密度 ρの時間変化は

T (t) = Tpeak exp(t/3τ) [K] (2.50)

ρ(t) = ρpeak exp(t/τ) [g/cm
3] (2.51)

のようになる．ただし，Tpeakと ρpeakは衝撃は通過後の各領域の最大到達温度/密度であ
る．τ は膨張のタイムスケールであり，

τ ∼ 446/
√
ρpeak [s] (2.52)

である (Fowler & Hoyle, 1964). 爆発的元素合成の典型的な ρpeakは∼ 105−7 g/cm3程度
で，この時 τ ∼ 0.14− 1.4 sであるので，爆発的元素合成は∼ O(1) s程度のタイムスケー
ルで起こるとわかる．このように，Tpeakと ρpeakによって燃焼系の時間発展が決定づけら
れ，最終的な組成がおおよそ決まる．図 2.16に，いくつかの超新星モデルにおける Tpeak

と ρpeakの関係を記した．CC-25, CC-16はそれぞれ初期質量が 25M⊙, 16M⊙の時の重力
崩壊型のモデルで，同じ重力崩壊型でも初期条件によって関係が異なることに注意する．
各物質に対し Tpeakと ρpeakによって燃焼過程が変わり，爆発的 Ne-C燃焼，爆発的O燃
焼，不完全 Si燃焼，完全 Si燃焼の順に高温を要求する．これらの燃焼過程による組成変
化を図 2.17に載せた．また，重力崩壊前のタマネギ構造（図 2.11）に対して，超新星爆
発後の構造を図 2.18に示した．以下では，それぞれの燃焼過程について詳しく述べる．

2.4.1 完全Si燃焼と熱核統計平衡
Si燃焼では活発化した核反応によって，A > 25の核種間での平衡状態が実現することを

2.1.6で述べた．さらに温度/密度が上昇すると，A < 25の核種も含めた平衡状態が実現す
るようになる．具体的には，起きにくい 3体反応である 3α←−→ 12Cの平衡が成立するよ
うになると，熱核統計平衡（Nuclear Statistical equilibrium; NSE)と呼ばれる平衡状態とな
る．なお，NSEに到達するような高密度状態であってもニュートリノに対しては透明であ
るため，電子捕獲反応やその逆反応といった弱い相互作用も含めた平衡状態は実現しない．
この時の組成は温度 T , 密度 ρ, そして中性子過剰度 η ≡ (nn − np)/(nn + np) = 1− 2Yeの
みによって決まる．特に ηは決定的なパラメータであり，図 2.19に示すように ηによって
最終的な組成が大きく変化する．恒星進化過程での Si燃焼で作られる領域では η ∼ 0.067
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図 2.16: Tpeakと ρpeakの関係 (Iliadis, 2007)．CC-25とCC-16は重力崩壊型のモデルで，TN-DD

と TN-W7は核燃焼暴走型のモデルである．comSiX(NSE), incSiX , OX , NeCX はそれ
ぞれ完全 Si燃焼，不完全 Si燃焼，爆発的O燃焼，爆発的Ne-C燃焼を指す．

程度であり，図 2.19から 56Feが支配的な平衡状態に落ち着くことがわかる．一方，図 2.18

に示したように，爆発的元素合成で完全 Si燃焼に至るのは恒星進化過程でのO燃焼で作
られた 28Siや 32Sが支配的な領域であり，η ∼ 0.003程度であるので，図 2.19でわかるよ
うに 56Niが支配的な組成へと落ち着く．
NSEにおけるそれぞれの核種の数密度はサハの式に従い，A

ZXの数密度N(Z,A)は自由
陽子/自由中性子の個数密度をNp/Nn，結合エネルギーをB(Z,A)として

N(Z,A) ∝ NZ
p N

A−Z
n exp

(B(Z,A)

kBT

)
T− 3

2
(A−1) (2.53)

となる．これにさらにZやNに依存した比例定数が掛かるが，ここでは省略する．式 2.53

を用いて核種同士の個数比を計算できる．例として 1個の 56Niと 14個の 4Heとの平衡状
態を考えると，

NHe

NNi

∝ exp
( −87.853
kBT MeV

)
T

39
2 (2.54)

となる．−87.853 MeVは 14個の 4Heを 56Niにしたときに生じる差分のエネルギーであ
る．式 2.54からわかるように，温度が上昇するほどに結合エネルギーの差が周囲のエネ
ルギーに対して無視できるようになり，4Heが豊富に存在する状態に移行していく．4He

すなわち α粒子が豊富に存在する NSEを α-rich freeze-out という．図 2.16では α-rich

freeze-out と 4Heが少ない normal freeze-outの境界の 4Heの質量比を 0.001としている．
図 2.16からわかるように，重力崩壊型超新星の完全 Si燃焼は α-rich freeze-outに落ち着
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図 2.17: 各超新星元素合成過程での組成の変化 (Iliadis, 2007).

図 2.18: 25M⊙の恒星のタマネギ構造の例 (Iliadis, 2007). 左は重力崩壊直前，左は衝撃波通過後
の構造．HeCやNeS，SiXなどは，それぞれHeコア，Ne燃焼殻，爆発的 Si燃焼層を意
味する．右側の各層の矢印は爆発後の運動状態を示し，外向きの領域は爆発噴出物に，
内向きの領域は中性子星になる．
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図 2.19: 熱核統計平衡における Ye, ηと最終的な組成の関係 (Iliadis, 2007).

く．最終的な組成は図 2.17(a)に示した通りで，56Niや 4Heに加え，少量の 44Tiなどが生
成される．

2.4.2 不完全 Si 燃焼，爆発的 O 燃焼，爆発的 Ne-C 燃焼
不完全 Si燃焼は完全 Si燃焼の次に Tpeakが高い燃焼過程であり，これも典型的には恒
星進化過程での O燃焼で作られた 28Siが支配する領域で起きる．不完全 Si燃焼の実態
はNSEまでは到達しない準平衡状態であり，2.1.6章の恒星進化過程の Si燃焼と同様に，
A=25–40, 46–64の 2つの平衡状態がA=40–44によって接続されている．恒星進化過程の
Si燃焼との違いはそのタイムスケールにあり，すべてのA=25–40の原子核が 40–44を経
て 46–64に到達する前に温度が下がってしまうため，28Si等が完全に消費されることはな
く，鉄族と 28Si付近の原子核が混合した組成で freeze-outする．図 2.17(b)に示したよう
に，最終的に残る主要な原子核は 56Ni, 28Si, 32S, 54Fe, 40Ca, 36Ar, 55Coなどで，これらの
質量分率は 0.6, 0.1, 0.1, 0.06, 0.05, 0.035, 0.012 ほどである．
次に Tpeakが高い燃焼過程は爆発的O燃焼である．これは 16Oが支配的な領域で起きる
燃焼で，基本的には不完全 Si燃焼のような準平衡状態が成立することによる過程である．
爆発的O燃焼では不完全 Si燃焼より Tpeakが低いため，A=46–64に到達する割合がさら
に低く，A=25–40の原子核が大部分を占める組成で freeze-outする．図 2.17(c)に示した
ように，最終的に残る主要な原子核は 28Si, 32S, 36Ar, 40Ca, 54Feなどで，これらの質量分
率は 0.4, 0.3, 0.07, 0.07, 0.07 ほどである．
最後に，最も温度の低い爆発的元素合成過程は爆発的 Ne-C燃焼である．これは C燃
焼でできた 16O, 20Neなどが支配的な領域を衝撃波が通過した時に起こる．この過程では
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Tpeakが低いため，タイムスケールが短いこともあって準平衡状態に至らず，各反応とそ
の逆反応の平衡も成り立たない．故に上記の平衡状態を経る爆発的元素合成過程とは異な
り，温度や密度だけでなく衝撃波通過前の組成および各反応率が最終的な組成に大きく影
響する．典型的には質量分率にして 0.7程度の 16Oと 0.15程度の 28Siが残る．重要な元素
として，26Alが 3× 10−5程度の質量分率で以下のように生成される．

24Mg(n, γ)25Mg(p, γ)26Al (2.55)

最初の反応は中性子捕獲反応であり，初期に存在する 25Mgなどの中性子過剰核が中性子
を放出する必要がある．26Alは半減期がおよそ∼ 70万年の放射性同位体であり，その崩
壊ガンマ線の観測結果から銀河面に広く分布していることが明らかとなった．現在，銀河
における 26Alの大半が爆発的Ne-C燃焼によって合成されたものであり，重力崩壊型超新
星によって放出された後，何らかの星間現象によって銀河面に拡散しているものと考えら
れている．崩壊ガンマ線であるが故にその強度分布は元素拡散タイムスケールを反映して
おり，その観測によって未解決問題である銀河スケールでの化学進化プロセスに対する示
唆が得られると考えられている．弊研究室が主導する SMILE計画をはじめとしたガンマ
線観測の発展に期待したい．
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超新星と超新星残骸

衝撃波が表面まで到達すると星が爆発して超新星となり，その痕跡は超新星残骸と呼ばれ
る星雲となる．前章に述べたような星内部の元素合成過程を直接観測することはできない
が，超新星残骸を観測し，超新星によって撒き散らされた爆発噴出物の組成を測定するこ
とで，その過程の結果を知ることはできる．本章では超新星残骸の進化の過程や放射機構
などについて概説する．

3.1 超新星
星が爆発すると一気に大量のエネルギーが解放され，銀河と同等の明るさで光る．新た
な明るい星が突然現れるように見えることから，超新星と言われる．超新星爆発によって
吹き飛ばされた物質の速度は 10000 km/sにも達するため，爆発噴出物は断熱膨張によって
急激に冷却する．爆発直後の超新星は 56Niの崩壊に伴うガンマ線を主な熱源として光る．

56Ni (半減期 6日) −−→ 56Co (半減期 77日) −−→ 56Fe (3.1)

初期は爆発噴出物が光学的に厚く，56Niの崩壊ガンマ線が爆発噴出物によって多重に散
乱し，そのエネルギーで爆発噴出物を加熱し，最終的には可視光領域において黒体放射の
スペクトルが観測される．この間に光度は極大期を迎え，可視光スペクトルやライトカー
ブによる超新星の分類がなされる (図 3.1)．まず，Hの吸収線の有無によって I型と II型
に分けられる．これは爆発時にH外層を保持していたかどうかに対応する．H外層が存
在しない I型のうち，Siの吸収線が強いものを Ia型と言い，それが弱いもののうちHeの
吸収線が認められるものを Ib型，認められないものを Ic型という．今日では，Ia型は白
色矮星を親星とする核燃焼暴走型超新星と考えられており，Ib,Ic型はH外層，He外層ま
でそれぞれ剥がれた親星による重量崩壊型超新星と考えられている．H吸収が見られる II

型はライトカーブ（図 3.2）によってさらに細かく分類される．
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Fig. 1. The current classification scheme of supernovae. type Ia SNe are associated with
the thermonuclear explosion of accreting white dwarfs. Other SN types are associated
with the core-collapse of massive stars. Some type Ib/c and IIn SNe with explosion
energies E > 1052 erg are often called hypernovae.

Only in recent years have late time observations contributed to differentiating
various subtypes.

The first two main classes of SNe were identified [88] on the basis of the
presence or absence of hydrogen lines in their spectra: SNe of type I (SNI) did
not show H lines, while those with the obvious presence of H lines were called
type II (SNII). Type I SNe were also characterized by a deep absorption at 6150
Å which was not present in the spectra of some objects, therefore considered
peculiar [16,17]. In 1965, Zwicky [143] introduced a schema of five classes but
in recent years the scarcely populated types III, IV and V have been generally
included among type II SNe.

In the mid-1980s, evidence began to accumulate that the peculiar SNI formed
a class physically distinct from the others. The objects of the new class, charac-
terized by the presence of HeI [58,63], were called type Ib (SNIb), and “classical”
SNI were renamed as type Ia (SNIa). The new class further branched into an-
other variety, SNIc, based on the absence of He I lines. Whether these are physi-
cally distinct types of objects has been long debated [62,135]. In several contexts
they are referred to as SNIb/c. The current classification scheme is illustrated
in Fig. 1.

図 3.1: 超新星の分類 (Turatto, 2003)．thrmonuclearは核燃焼暴走型，core collapse は重力崩壊
型を示す．

しばらくして光学的に薄くなると，爆発噴出物由来の輝線が観測され始める (図 3.3)．
重力崩壊型では生成量の多いOや放射率の高いCaなどの輝線が特に顕著であり，それら
のプロファイルや強度比などから超新星や親星を議論する研究が盛んである (e.g., Fang

et al., 2023)．

3.2 超新星残骸
超新星爆発の衝撃波は膨張しながら周囲の星間物質を衝撃波面に掃き集めていく．爆
発して 102年程度は集められた物質よりも爆発噴出物の方が質量が大きく，爆発噴出物が
自由膨張をする自由膨張期である．放射性同位体の崩壊が落ち着いて熱源を失えば爆発
噴出物はほとんど光を出さないが，掃き集められた物質が衝撃波による加熱・圧縮を受け
てX線を放射するようになる．この時期に掃き集められる物質は親星自身が爆発前に星
風として放出したものであり，この観測によってmass-loss過程や親星のパラメータを制
限する研究が盛んである (e.g., Brethauer et al., 2022)．掃き集められた物質は衝撃波面に
沿ったシェルを形成する．爆発から 102年程度経ち，掃き集められた物質が爆発噴出物の
質量と同程度になると，衝撃波の減速が無視できなくなる．衝撃波後方の爆発噴出物は依
然爆発時の速度を保ったままシェルと衝突し，生じた逆行衝撃波（reverce shock）によっ
て爆発噴出物が外側から再加熱される．ただし加熱に使われるエネルギーは爆発噴出物全
体の運動エネルギーからすればごく一部に過ぎず，実質的な断熱膨張が続いていることか
ら，この時期を断熱膨張期と呼ぶ．断熱膨張期は爆発後 102−4年程度続く．
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314 FILIPPENKO

Figure 3 Schematic light curves for SNe of Types Ia, Ib, II-L, II-P, and SN 1987A. The curve
for SNe Ib includes SNe Ic as well, and represents an average. For SNe II-L, SNe 1979C and
1980K are used, but these might be unusually luminous. From Wheeler 1990; reproduced with
permission.

Despite their bewildering variety, the majority of early-time light curves of
SNe II (t . 100 days) can be usefully subdivided into two relatively distinct
subclasses (Barbon et al 1979, Doggett & Branch 1985). The light curves
of SNe II-L (“linear”) generally resemble those of SNe I, whereas SNe II-P
(“plateau”) remain within ª1 mag of maximum brightness for an extended
period (Figure 3). The degree to which there is a continuity between SNe II-L
and SNe II-P is still debated, and other possible classification schemes are
being considered (Patat et al 1994). The plateau of SN 1992H, for example,
was somewhat shorter than usual and declined with time in the VRI passbands,
and it was barely visible or nonexistent in B and U, leading Clocchiatti et al
(1996a) to call this a hybrid object.
The peak absolute magnitudes of SNe II-P show a very wide dispersion

(Schmitz & Gaskell 1988, Young & Branch 1989), almost certainly due to
differences in the radii of the progenitor stars. Most SNe II-L, on the other
hand, have a nearly uniform peak absolute magnitude (Young & Branch 1989,
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図 3.2: 様々な種類の超新星のライトカーブ (Filippenko, 1997)．横軸は極大期を原点に取ってい
る．

          

P1: ARK/src P2: ARK/MBL/vks QC: MBL/uks T1: MBL

July 5, 1997 13:5 Annual Reviews AR037-09

OPTICAL SPECTRA OF SUPERNOVAE 313

Figure 2 Spectra of SNe, showing late-time distinctions between various types and subtypes.
Notation is the same as in Figure 1. The parent galaxy of SN 1987L is NGC 2336 (cz = 2206 km
s°1); others are listed in the caption of Figure 1. At even later phases, SN 1987A was dominated
by strong emission lines of HÆ, [O I], [Ca II], and the Ca II near-IR triplet, with only a weak
continuum.

et al 1997). The early-time spectra of most SNe II, in contrast, approximate
the single-temperature Planck function from UV through IR wavelengths, with
occasionally even a slight UV excess. SN 1987Awas an exception: The earliest
IUE spectra showed a strong UV deficit relative to the blackbody curve defined
at optical wavelengths (Danziger et al 1987), as in SNe I.

2.2 Light Curves
Some representative optical light curves of SNe are shown by Minkowski
(1964); much more complete atlases of SNe I and SNe II are given by
Leibundgut et al (1991c) and Patat et al (1993), respectively. The most ob-
vious conclusion is that to first order, the light curves of SNe I are all broadly
similar, whereas those of SNe II exhibit much dispersion.
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図 3.3: 爆発から 5ヶ月後の超新星の可視光スペクトルの例 (Filippenko, 1997)．
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逆行衝撃波によって再加熱された爆発噴出物はX線を放射するようになると，掃き集め
られた物質は光学的に薄いため，爆発噴出物から出たX線が我々の元に届くようになる．
そのX線スペクトルからは温度や電離状態に加え，爆発噴出物の組成を知ることができ
る．核燃焼暴走型と重力崩壊型では観測されるスペクトルが大きく違い，前者では Feな
どのO燃焼以降に生成される元素の輝線が特に強く，後者はNeやMgなどの比較的軽い
元素の輝線も強い．また前者はH,He,Oなどの軽元素が少ないため，輝線成分に対して制
動放射による連続成分が弱いが，後者は連続成分も比較的強い．特に重力崩壊型超新星の
残骸においては，爆発噴出物のX線スペクトルから親星の初期質量などのパラメータを
制限する試みが盛んである．Katsuda et al. (2018)では Fe/Si比が親星の質量に相関する
ことを 1D超新星モデルから見出したほか，複数の超新星残骸について系統的な議論を行
い，20太陽質量以上の親星を持つ超新星残骸が存在しうることを示した．
このように爆発噴出物の組成は親星の初期条件や超新星に至るまでの過程を反映する
と考えられるが，一方で個々の残骸の特徴的な組成が具体的にどのような物理過程によっ
て決定づけられたのかはわかっていない例の方が多い．例えば，Mg/Ne比は多くの超新
星残骸において太陽組成に近い値を取る一方，その 2倍以上と異様に大きい値を取る天
体 (Mg-rich超新星残骸)が 2例知られており (N49B; G284.3−1.8, Park & Bhalerao, 2017;

Williams et al., 2015)，その形成要因は本研究以前には全く明らかになっていなかった．
図 3.4にMg-rich超新星残骸（N49B）とそうでない超新星残骸（N23）のX線スペクトル
を示した．Ne輝線に対するMg輝線の強度について，N49Bの方がN23より高いことが
スペクトルを見ることでもわかる．
断熱膨張期になって時間が経つと衝撃波がさらに減速し，物質の温度が低下する．X線
の温度帯域では温度が下がるほど放射冷却の効率が上昇するため，膨張は断熱的ではなく
なる．この段階は放射冷却過程と呼ばれる．まず，密度が大きく放射率の高いシェルが最
初に冷え，その後密度の低い爆発噴出物が冷える．衝撃波のエネルギーが失われると超新
星残骸は周辺物質と混ざり合い，消滅する．

Ne
Mg

NeMg

図 3.4: Mg-rich超新星残骸（N49B; 左）とそうでない超新星残骸（N23; 右）のX線スペクトル
(Uchida et al., 2015). 青とマゼンタの線はそれぞれNeとMgの輝線の位置を表す．
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3.2.1 衝撃波と分子雲の相互作用
3.2章で述べたように，衝撃波は星間物質を掃き集めながら，掃き集めた物質との相互
作用によって進化していく．超新星爆発の付近に分子雲が存在する場合には，衝撃波が分
子雲に接触し様々な相互作用が起きる．具体的には分子雲がシェル状や不連続な形状に
なったり，温度と密度が上昇して輝線強度やその比が変化したり，電離やダスト破砕など
によってこの相互作用に特有の分子/イオン等が生成されて輝線放射をしたりする．超新
星残骸の付近に見られる分子雲でこれらの特徴が認められるものは付随分子雲と呼ばれ
る．重力崩壊型超新星に至るような大質量星は活発な星形成領域において生まれ，天の川
銀河を含む渦巻銀河においては spiral arm(渦巻腕)と呼ばれる渦状の構造がその主要な場
となっているため，重力崩壊型超新星残骸の付随分子雲は spiral armに属す．Spiral arm

の概念図を図 3.5に示した．Spiral armは銀河回転によって形成されるため，その運動も
銀河回転に沿ったものが観測される．銀河中心方向の分子雲の銀径-視線速度図を図 3.6に
示した．以上を用いれば，重力崩壊型超新星残骸の付随分子雲を同定し，その視線速度を
図 3.5, 3.6と比較することで超新星残骸までの距離を推定できる．この手法は系内超新星
残骸の距離を求める主要な手法のうちの一つである (e.g., Fukui et al., 2012; Suzuki et al.,

2020)．
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velocity ( vD ):

v v vµ s s s-D -D -D D( ∣ )l b I e e eProb PS , , , ,k
d d2 2 2l b

2
GMC
2 2

GMC
2 2 2

where we set the expected one-dimensional separation of two
sources within a GMC to be s = 0.05 kpcGMC and the expected
separation in line-of-sight velocity to be vs =D 2
s » 7Vir km s−1.

For the kth source with measured parallax, sp p, we
calculate

µ s-D( ∣ )d I p eProb PS , ,k
p2 2 p

2 2

where for a given distance d, D = -( )p d p1 . Note, since
what is measured is parallax, not distance, we have employed

= ´( ) ( )d p pProb Prob 2 in the PDF calculation. Owing to the
possibility of multiple parallax sources (possibly from different
spiral arms) having similar (l, b, v) values as the target source,
we limit the impact of this probability term by adding a
constant background probability density to v( ∣ )d l b IProb , , ,PS

based on the cumulative weight of the parallax matches:

vå=
=

( ∣ )W l b IProb PS , , , .p
k

K

k
1

A user-adjustable parameter, PPS from 0 1, determines the
maximum weighting of the parallax source association relative
to the background probability. When normalizing the PDF, we
set the total background probability integrated over distance to
be - ( )W P1 min ,p PS . (See the discussion in Section 2.1.) In
light of the partial correlation of individual parallax source

Figure 5. Left panel: map of high-mass star-forming regions that trace spiral structure in the Milky Way viewed from the North Galactic Pole. Distances were
determined with the Bayesian approach described in this paper, which combines spiral arm locations, association with giant molecular clouds that include sources with
measured parallaxes, kinematic distance, and Galactic latitude information. Input catalogs included water and methanol masers, H II regions, and “red” MSX sources.
Dark blue dots indicate sources associated with spiral arms, while the lighter cyan dots could not be confidently associated with any arm. The dashed red lines separate
the regions of the Milky Way mapped with northern hemisphere telescopes (right side) from that yet to be mapped with southern hemisphere telescopes (left side). The
shaded ellipse provides a schematic indication of the Galactic bar. Right panel: same as the left panel, except that each catalog source is represented by 5 “dots,” spread
randomly about the estimated position using a Gaussian kernel with σ=100 pc to better represent multiple sources of star formation in a giant molecular cloud. Spiral
arms evident in the figures, starting from near the Galactic center and moving outward, are the Norma, Scutum, Sagittarius, Local, Perseus, and Outer arms.

Figure 6. Test of the influence of including the spiral arm contribution to the
combined distance PDF. We generated fake sources on a uniform grid with
pure circular rotation. For sources to the left and below of the red dashed lines,
where no spiral arm information is used, the program returns the input locations
with reasonable accuracy (except for slight deviations in regions near »ℓ 0
and near the “tangent points” where small velocity changes result in large
changes in distance). However, to the right and above the red dashed lines,
spiral arm information was used, resulting in distance estimates biased to
spiral arms.

5

The Astrophysical Journal, 823:77 (11pp), 2016 June 1 Reid et al.

Norma
Sct-Cen

Sgr

Sun

Sgr A*

図 3.5: Spiral armの概念図．Reid et al. (2016)の Figure 5をもとに作成した．赤破線より右側
がReid et al. (2016)の解析領域である．濃い青点は Spiral armに付随する天体で，水色
は付随が確認されていない天体を示してある．プロットされている天体はH2Oメーザー，
CH3OHメーザー，HII領域，Red MSX (Midcourse Space Experiment) sourceである．
黒矢印は本研究で解析するG359.0−0.9の方向を表す．Sgr, Sct-Cen, Normaはそれぞれ
Sagitarius Arm, Scutum-Centaurus Arm, Norma Armを表す．
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Fig. 5. (a) Longitude–velocity diagram of 12 CO( J = 1 −0) toward the GC region, integrating latitude over −2 . ◦5 to 2 . ◦5. The CMZ and the known Galactic 
arms, based on Reid et al. ( 2016 ), are drawn by the yellow and the other colors, respectively. (b) Schematic top-down view of the Galaxy based on 
Reid et al. ( 2016 ). The black cross and !lled, light gray circle indicate the GC and the GC region, respectively. The CMZ and known Galactic arms are 
colored in the same manner as in panel (a). The possible location ranges of the −1, 7, and 45 km s −1 clouds are indicated by cyan, magenta, and red 
color s, respecti vely. 
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図 3.6: 銀河中心方向の 12CO(J=1–0)観測の銀径-視線速度図 (Enokiya et al., 2023; Reid et al.,

2016)．銀緯は −2.5.◦から +2.5.◦の範囲である．シアンの破線はG359.0−0.9の位置を示
している．黄色の領域は銀河中心分子層（Central Molecular Zone; CMZ）と呼ばれ，乱
流や磁場の卓越したランダムな速度分布が知られている．
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第 4 章

超新星残骸G359.0−0.9の観測の動機

2章で述べてきたように，ニュートリノ加熱機構による大質量星の爆発可能性は星中心部
の密度構造によって決まり，それは重力崩壊までの恒星進化過程によって形成される．特
に爆発可能性に対し決定的なのは，質量半径MrについてM4 ≤ Mr ≤ M4 + 0.3M⊙を満
たす領域の密度である (2.3.4章, Ertl et al., 2016). この領域は典型的にはO, Ne, C燃焼
殻を含むため，各大質量星におけるこれらの燃焼過程の違いが爆発可能性に直結するはず
である．これらの燃焼殻で合成される主要な元素のうち特にNeとMgは超新星元素合成
の影響を受けにくいため，重力崩壊前の上記領域の密度構造を決定しうる燃焼過程の情報
を超新星爆発後にも保存しているはずである．以上のことから我々は，爆発噴出物におけ
る特にNeやMgの組成を測定することで，爆発可能性および上限質量に対し観測的な示
唆を行えるのではないかと発想した．本研究では，爆発噴出物に含まれるこれらの元素か
らの輝線を測定するのに最適な「超新星残骸のX線観測研究」を行う．
観測ターゲットには超新星残骸G359.0−0.9を選択した．本天体は 1984年に野辺山 45m

電波望遠鏡での 10-GHz連続電波サーベイ (Sofue & Handa, 1984)によって初めて発見
され，MeerKATの 1.2-GHz連続電波観測ではシェル状の構造が見られている (Heywood

et al., 2022).「すざく」衛星によるX線観測 (Bamba et al., 2009)では突出して強いMg輝
線が報告されているが，その原因は一切議論されてきていない．Park et al. (2003); Park

& Bhalerao (2017)では，本天体と同様にMg輝線が強いMg-rich超新星残骸; N49Bの起
源は 25M⊙以上の超大質量星であると示唆されており，本天体も同様の起源を持つ可能性
がある．ただしこの示唆は観測から見積もったMgの質量のみから議論されており，Mg

以外の元素については考慮されていないほか，Mg輝線が特に強くなる要因などについて
は考察がなされていない．また「あすか」衛星によるG359.0−0.9の観測 (Bamba et al.,

2000)ではその距離を∼ 6 kpcと推定しており，その場合G359.0−0.9の実直径は 50 pcで
放射領域の質量は 40M⊙にもなるため，非常に重い星が大きなエネルギーで爆発した可
能性も考えられる．これらのことから，我々は本天体は何らかの特殊な燃焼過程を経た親
星が爆発した痕跡であると期待し，さらには親星が超大質量星である可能性も示唆される
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ことから，本研究の観測対象として最適であると判断した．一方でG359.0−0.9の距離は
先行研究によって様々であり，3–4 kpcと比較的近傍を示唆する研究結果もある (Pavlović

et al., 2012; Wang et al., 2020). X線観測から推定される質量は距離に強く依存し，爆発
噴出物の質量は親星の初期質量に相関するため (e.g. Sukhbold et al., 2016)，本天体の起
源を探るには距離を制限することも重要である．そこで本研究では 3.2.1章で述べた手法
によって視線距離を制限することを目的に，X線観測に加えて電波による分子輝線観測も
行った．
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G359.0−0.9

図 4.1: XMM-Newton衛星の観測で取得したG359.0−0.9を含む銀河中心領域のX線マップ．エ
ネルギー帯域は0.5–1.0 keV;赤，1.0–2.0 keV;緑，2.0–7.0 keV;青．黄色の円はG359.0−0.9
の電波シェルが観測されている領域を示す（図 6.1参照）．
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第 5 章

使用した観測装置

5.1 XMM-Newton衛星
XMM-Newton (X-ray Multi-Mirror Mission - Newton)衛星は，European Space Agency

(ESA) の天文衛星であり，1999年に打ち上げられて以降 2024年 1月現在も運用が続いて
いる．搭載された 3機のX線望遠鏡には，それぞれにEPIC (the three European Photon

Imaging Cameras)と呼ばれるCCD (Charge Coupled Device) カメラが搭載され (図 5.1)，
0.15–12 keVの広帯域での撮像と分光を行うことができる．XMM-Newtonと他の主要なX

線衛星の撮像観測器との性能比較を表 5.1にまとめた．XMM-Newtonは特に視野の広さ
と有効面積に優れ，G359.0−0.9のように広がった暗い天体の観測に適している．また，3
機のX線望遠鏡のうち 2機には反射型回折分光器RGS (Reflection Grating Spectrometer)

が付随し，これによって 0.35–2.5 keVでのX線精密分光が可能である．加えて，可視光
と紫外線観測のためのOM (Optical Monitor)と呼ばれるRitchey–Chrétien式望遠鏡も搭
載している．本章では，本研究で使用したX線望遠鏡ならびにEPICについて説明する．

図 5.1: XMM-Newtonに搭載されたX線望遠鏡と検出器の構造 (井上一他, 2019)
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図 5.2: XMM-Newtonに搭載されているWolter-I型望遠鏡の概略図 (XMM-Newton Users Hand-

book)．

表 5.1: 主要なX線観測衛星に搭載されたX線望遠鏡および撮像検出器の性能比較 (Jansen et al.,

2001; Garmire et al., 2003; Mitsuda et al., 2007)．有効面積は搭載された複数の望遠鏡を
合計している．角度分解能とエネルギー分解能は半値全幅 (Full Width at Half Maximum:

FWHM)で示してある．

衛星名 XMM-Newton Chandra すざく
検出器名 EPIC-MOS ACIS XIS

エネルギー帯域 [keV] 0.15–12 0.1–10 0.2–12

視野直径 [分角] 30 8 18

有効面積 [cm2] @ 1.5 keV 4650 600 1460

角度分解能 [秒角] 8 0.5 120

エネルギー分解能 [eV] @ 6 keV 130 150 130
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III. Figures of Merit 

III-1. Effective Area
 

 
Fig. 14 On-axis effective area of XRISM 
telescopes & detectors, Resolve (red) 
and Xtend (green). For Xtend, the in-
orbit performance of Hitomi/SXT+SXI is 
plotted here.  

 

 

Fig. 15 Resolve on-axis effective area 
with filter: the open filter (red), neutral 
density filter (black), 25um Be filter 
(blue).

 
Fig. 16 On-axis effective area of XRISM (Resolve, Xtend), Suzaku (XIS-BI+XIS-2FI, 
HXD), Chandra (ACIS-S), XMM-Newton/EPIC (PN+MOS1+MOS2), and NuSTAR.  

 

図 5.3: X線天文衛星の，光軸上の入射X線に対する有効面積比較 (XRISM Science Team, 2022)．

5.1.1 X線望遠鏡
X線は屈折率が 1に近く透過力が高いため，可視光などのようなレンズによる集光がで
きない．XMM-Newton衛星ではWolter-I型光学系を採用し，X線が物質へ極めて小さい
角度で入射する際の全反射によって集光する (図 5.2)．Wolter-I型光学系では回転双曲面
と回転放物面における計 2回の全反射によって，光軸から離れた像の収差を小さく抑えら
れる．この光学系を 58枚ネストして同心円上に配置して構成される 3つの望遠鏡は，口径
0.7 m，焦点距離 7.5 mであり，後述の検出器部分と併せて直径 30 ′の広視野を実現する．
光学系の性能の指標の 1つである集光性能は有効面積によって評価される．有効面積は
望遠鏡の開口面積と光学系の反射率の積であり，これに検出効率を掛けたものが入射X線
に対する実行的な有効面積である. XMM-Newtonと他のX線衛星の，入射X線のエネル
ギーに対する実行的な有効面積を図 5.3に示した．特に 1 keV付近においてXMM-Newton

の有効面積は他の衛星を上回っており，光度の小さな広がった天体の観測に優れているこ
とがわかる．なお，有効面積は光軸から離れるにつれ低下するため（vignetting効果），解
析の際にはその補正が必要なことに注意する．

5.1.2 X線検出器
CCDは二次元に配列した半導体ピクセルで構成されるイメージセンサーである．ピク
セルの空乏層にX線が入射すると，入射したエネルギーに比例する電荷量が空乏層内に生
成される．この電荷を高速で読み出すことで，入射X線のエネルギーと到来方向を決定す
る．ただし，CCD検出器はX線以外の光子にも反応するため，XMM-Newtonではアルミ
ニウム製のフィルターを用いて可視光や紫外線帯域の光子を遮光している．XMM-Newton
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MOS pn

エネルギー帯域 0.15–12 keV 0.15–15 keV

エネルギー分解能 (FWHM) 70 eV@1 keV 80 eV@1 keV

感度 10−14 erg s−1cm−2

PSF (FWHM/HEW) 5′′/14 ′′ 6′′/15′′

表 5.2: MOSと pnの性能比較 (XMM-Newton Users Handbook)

にはCCDカメラが計 3機搭載されており，内 2機は電極のある表側からX線が入射する
表面照射型 (Front-Illuminated: FI)のMOS(Metal Oxide Semi-conductor Turner et al.,

2001)カメラで，1機は裏側から入社する裏面照射型 (Back-Illuminated: BI)の pn(Strüder

et al., 2001)カメラである．FIでは X線が不感層として働く電極側から入射することで
吸収されてしまい，検出効率が落ちてしまうほか，基板が小隕石などに小隕石などに晒さ
れるため損傷を受けやすい．実際，MOS1では 7枚のCCD基板のうち 2枚が破損してお
り，これは小隕石の衝突が原因と考えられている．一方BIではこれらの問題は発生しな
いが，FIより加工が難しいなどの問題がある．MOS と pnの特性を表 5.2にまとめた．

5.2 野辺山45m電波望遠鏡
野辺山 45m電波望遠鏡 (Nobeyama Radio Observatory 45 m Telescope; NRO 45-m

telescope，図 5.4) は，長野県南牧村にある野辺山宇宙電波観測所に設置された電波望遠鏡
で，1981年の観測開始から 2024年 1月現在も運用が続いている．口径は45 mであり，これ
はミリ波帯を観測する単一鏡としては世界最大級である．観測可能な周波数は 5–116 GHz

であり，角度分解能（FWHM）は最大で∼ 14′′である．
本研究において，フロントエンド（受信機）はFOur beam REceiver System for the 45

m Telescope (FOREST; Minamidani et al., 2016)を使用した．FORESTは超電導 SIS素
子を利用したヘテロダイン受信機で，4つのビームはそれぞれ 2つの直線偏波を分離して
受信することができる．観測可能な周波数帯は 80–116 GHzと広く，これによって複数の
輝線を高速度分解能で同時観測することができる．バックエンド（分光器）には Spectral

Analysis Machine for the 45-m Telescope (SAM45; Kamazaki et al., 2012)を使用した．
SAM45は FX型相関器で，2 GHz帯域幅の 16中間周波数 (Intermediate Frequency; IF)

バンド（4ビーム× 2偏波× 2サイドバンド）から構成される．
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図 5.4: 「春の山と 45m電波望遠鏡」, credit: NAOJ
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第 6 章

超新星残骸G359.0−0.9の観測結果

6.1 X線（XMM-Newton）
XMM-Newtonの観測のうち，G359.0−0.9が含まれる 4観測 (表 6.1)を用いて解析を行
なった．これらはすべてFull Frameモードでの観測であり，SAS(XMM Science Analysis

System) v.19.1.0を使ってデータリダクションを行った．CCF(Current Calibration Files)

は最新のものを使用した．十分な統計を確保するため，F-TOOLS(mathpha, addrmf, ad-

darf)を用いて各検出器ごとに 4つの観測のスペクトル，レスポンス，arfファイルを結合
した．
解析手順として，まず最初にX線イメージを作成した (図 6.1)．ここで，連続電波は衝
撃波によるシンクロトロン放射を観測しているとみなして良い．図 6.1からわかるように，
東側領域においてX線と電波が共に明るい一方，西側では弱い電波シェルを確認できるが
X線放射は認められなかった．故にX線のスペクトル解析領域としては東側全体の放射を
含み，かつ他の天体からの余計な放射が含まれないようなソース領域を選択した．バック
グラウンド領域は，ソース領域の東側にある点源からのもれ込み（Point Spread Function;

PSF）の寄与がソース領域と同程度となるように選択した．こうして得られたスペクトル
を図 6.2に示した．高階電離したMg(∼ 1.3 keV)や Si(∼ 1.7 keV)の輝線が顕著に見られ
るが，Neや Fe-Lの輝線は確認できない．
スペクトル解析はXSPEC ver.12.13.0cを用いて行った．以下の解析の誤差範囲は全て

1σとした．スペクトル（図 6.2）において高階電離のMgと Siの輝線が認められたため，
衝突電離プラズマ（Non-Equilibrium Ionization collisional plasma; NEI）モデルに星間吸
収モデル TBabs(Tübingen-Boulder model; Wilms et al., 2000)を掛け合わせた以下のモデ
ルを採用した．

TBabs× VNEI (6.1)

このモデルは先行研究 (Bamba et al., 2009)と同一である．なお NEIの元素組成モデルは，
Wilms et al. (2000)で報告されている星間物質の組成 (以下，太陽組成または solar)を用い
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表 6.1: 使用したXMM-Newtonの観測データの詳細

Obs. ID Date of Obs. Detector Total Exposure (ks) Effective Exposure (ks)

0152920101 2003-04-02 MOS1 52 48

MOS2 52 47

pn 49 37

0801680501 2017-09-18 MOS1 27 20

MOS2 28 22

pn 23 16

0801680701 2017-09-23 MOS1 29 27

MOS2 29 27

pn 26 24

0804250301 2018-03-13 MOS1 41 40

MOS2 41 40

pn 40 38
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図 6.1: G359.0−0.9とその周辺のX線および連続電波の強度マップ．赤は連続電波@1284 MHz,

緑は 1.0–2.0 keVに対応する．シアンの領域がソース領域で，マゼンタの領域がバックグ
ラウンド領域．
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た．フィッティングに際しては電子温度 kTe, イオン化タイムスケール net, normalization

および Ne, Mg, Si(=S, Ar, Ca), Fe(=Ni)の各アバンダンスをフリーパラメータとした．
上記以外のアバンダンスは 1 solarに固定した．星間吸収モデルの水柱密度NHもフリー
パラメータとした．以上の条件でフィットを試みた結果，∼ 1.48 keV付近に輝線のよう
な残差が残った．このような構造は「すざく」の先行研究 (Bamba et al., 2009)では見ら
れなかったことから，XMM-Newtonの検出器に用いられているAlからのKα輝線と断定
し，これを合わせるためのガウス関数を新たに追加して以下のベストフィットモデルを
得た．

TBabs× VNEI + Gaussian(Al Kα) (6.2)

ベストフィットのモデルとパラメータをそれぞれ図 6.2, 表 6.2に示した．測定された組成
が太陽組成とは大きくことなることから，爆発噴出物由来の放射が支配的であると考えら
れる．3.2章で述べたように，超新星残骸からのX線放射は一般には衝撃波前方で圧縮さ
れた星間物質からの放射も含まれるため，式 6.2に衝突電離平衡プラズマモデルの APEC

を追加して検出を試みたが，有意な結果は得られなかった．星間物質成分による放射が見
られないことは，図 6.1においてX線放射にシェル状の構造が認められないことからも示
唆される．したがって本天体は放射冷却過程にあって，掃き集められたシェルが先に冷
え，衝撃波後方の爆発噴出物のみがX線を放射しているMixed-morphology型超新星残骸
(e.g., W44; G359.1−0.5, Uchida et al., 2015; Suzuki et al., 2020)であると考えられる．
スペクトルフィットによって得られたプラズマのパラメータにおいて，NHや kTeの値，
およびMgが多く Feが少ないという傾向は先行研究 (Bamba et al., 2000, 2009)と矛盾し
ない．爆発噴出物における上記の傾向は本天体が核燃焼暴走型ではなく，重力崩壊型の超
新星残骸であることを示唆する．また図 6.1に見られる放射の非対称な形状も同様に重力
崩壊型を示唆する (Lopez et al., 2011)．一方本研究で新たに明らかになったのは，neT が
十分大きく電離平衡状態にあること，およびNeと Siの組成比である．
本結果において最も特徴的なのは Neに対してMgが有意に大きい点であり，Mg/Ne

アバンダンス比は (Mg/Ne)/(Mg/Ne)⊙ ∼ 1.90+0.27
−0.19，質量比では ∼ 0.66+0.09

−0.07程度であっ
た．後の 7章で詳しく述べるが，多くの超新星残骸でMgとNeのアバンダンスは等しい値
を取る傾向にある．このことからG359.0−0.9はMg/Ne比が太陽組成より有意に大きい
Mg-rich超新星残骸に属すると考えられる．Mg-rich超新星残骸はこれまでN49B(Park &

Bhalerao, 2017)とG284.3−1.8(Williams et al., 2015)の 2例しか報告がなく，G359.0−0.9
は 3つ目の発見となる．またG359.0−0.9においては Siのアバンダンスも大きいことがわ
かった; ZSi/ZMg ∼ 1.30+0.16

−0.17 (質量比 ∼ 1.11± 0.14)．このような特異な組成は何らかの特
殊な元素合成過程を示唆している．
他のMg-rich超新星残骸およびG359.0−0.9の共通点として，X線放射のシェル状構造
が見られないという特徴がある（図 6.3）．これは衝撃波速度が小さいことを意味し，爆発
から十分な時間が経つなどして減速したか，爆発エネルギーが小さい超新星であったこと
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に起因する．後者を仮定した場合，Mg-rich超新星残骸の形成機構と爆発エネルギーの間
の関係性を示唆する．
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図 6.2: G359.0−0.9のX線スペクトルとベストフィットモデル．
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N49B

G359 G290

G284
図 6.3: CMg-rich超新星残骸の画像比較．それぞれG359.0−0.9; 左上 , G290.1-0.8 ; 右上, N49B;

左下 (Credit: NASA/CXC/Penn State/S.Park et al.), G284.3−1.8;右下 (Williams et al.,

2015).
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表 6.2: G359.0−0.9のベストフィットパラメータ．

Components Parameters Best-fit values

Absorption (TBabs) NH [1022cm−2] 2.13+0.08
−0.05

NEI kTe [keV] 0.2715+0.0009
−0.0008

ZNe 1.02+0.19
−0.20

ZMg 1.93+0.19
−0.17

ZSi = ZS = ZAr = ZCa 2.52+0.16
−0.19

ZFe = ZNi 0.60+0.26
−0.15

Zother 1 (fix)

net [cm
−3s] > 1013

norm [10−2 cm−5] 5.5+0.1
−0.3

Gauss E [keV] 1.48 (fixed)

normMOS1 [10−4] 8.6+8.1
−7.7

normMOS2 [10−3] 2.8+0.7
−0.6

normpn [10−3] 3.4+1.8
−1.6

χ2/d.o.f 1665.5/1492



6.2. 分子輝線（NRO 45-m） 55

6.2 分子輝線（NRO 45-m）
NRO 45-m での観測は 2023年 4月 5日から 7日と，10日から 13日の 2回に分けて行っ
た（PI: K. Matsunaga）．フロントエンドにはFOREST,バックエンドには SAM45をそれ
ぞれ使用した．分光器については以下の分子輝線をそれぞれ同時観測できる 2つの設定を
採用した; [設定 1] 12CO(J=1–0), 13CO(J=1–0), C18O(J=1–0), [設定 2] HCO+(J=1–0),

SiO(J=2–1), HCN(J=1–0)．SAM45の 16の IFバンド内のそれぞれに 2つの独立したス
ペクトルウィンドウを生成する spectral window modeを使用した．2つの分光器設定に
対する 32のスペクトルウィンドウの役割を表 6.3にまとめた．narrowバンドとwideバン
ドの速度分解能と観測速度帯はそれぞれ 0.33/0.67 km/s と±300/±600km/s に対応する．
チョッパーホイールのキャリブレーション (Kutner & Ulich, 1981)には，全てのバンドに
おいて 3σ以上の有意な放射が認められない (l, b) = (−1.◦1000, −1.◦8000)の観測を使用し
た．ポインティングは 40 GHzのH40受信機で SiOメーザーのOH2.6−0.4を観測するこ
とにより 2時間ごとに行われ，2′′ 以下のポインティング精度を達成した．
設定 1での観測結果を図 6.4に示した．最終的なデータセットの半値全幅 (Half Power

Beam Width; HPBW)，速度分解能，典型的なR.M.S値は，12CO(J=1–0), 13CO(J=1–0),

C18O(J=1–0)それぞれにおいてチャンネルあたり ∼26′/26′/26′，0.25/0.25/0.25 km/s，
0.60/0.17/0.17 K (T ∗aスケール)であった．観測した 3つのCO同位体はそれぞれ異なる
臨界密度を持ち，12CO(J=1–0)が低い密度でも放射が観測しやすく，逆にC18O(J=1–0)

は比較的高密度でないと観測されにくい．すべてのCO同位体の観測において，緑十字で
示した付近の (l, b) = (359.◦00 to 359.◦12, −1.◦22 to −1.◦02)において有意な放射が認められ
た．12CO(J=1–0)で観測された他の放射領域は，13CO(J=1–0), C18O(J=1–0)と臨界密
度の高い輝線の観測になるにつれて放射が認められなくなっていることから，緑十字付近
の放射領域は他に対し密度が高いと考えられ，これは衝撃波によって圧縮されたためであ
ることが期待される．加えて，特に放射領域の外縁のうち超新星残骸の中心に近い方向で
は不連続なエッジ構造が確認でき，これも衝撃波との相互作用を示唆すると考えられる．
これらのことから，緑十字付近の放射領域がG359.0−0.9の付随分子雲であることを期

待し，より確実な証拠を得るために緑十字点における追観測を設定 2のもとで実施した．
設定 2で観測可能な輝線のうち HCO+(J=1–0)と SiO(J=2–1)は衝撃波と分子雲の相互
作用のトレーサーで，HCN(J=1–0)は高密度分子雲のトレーサーである．すなわち，特
に HCO+(J=1–0)や SiO(J=2–1)の輝線が観測されれば付随分子雲であることの直接的
な証拠となる．今回の観測結果から SiO(J=2–1)は検出されなかったが，HCO+(J=1–0)

と HCN(J=1–0)の輝線は 9–10σ の有意度で検出された．観測された HCO+(J=1–0)と
HCN(J=1–0)のスペクトルを図 6.5に示した．特にHCO+(J=1–0)(橙色)のスペクトルに
おいて VLSR ∼ −7 km/s付近において有意な放射を観測した．以上の結果から図 6.4の緑
十字にある分子雲（VLSR ∼ −7 km/s）はG359.0−0.9の付随雲であると同定した．
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表 6.3: 2つの分光器設定に対する 32のスペクトルウィンドウの役割．
設定 A01 to A08 A09 to A15 A15 to A24 A25 to A36

1 12CO(J=1–0) wide C18O(J=1–0) narrow 12CO(J=1–0) narrow 13CO(J=1–0) narrow

2 HCO+(J=1–0) wide SiO(J=2–1) wide HCN(J=1–0) wide SiO(J=2–1) narrow
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図 6.4: NRO 45-m 観測で得た速度帯毎の強度マップ．上段は 12CO(J=1–0), 中段は
13CO(J=1–0), 下段はC18O(J=1–0)の結果をそれぞれ表示し，コントアはMeerKAT観
測による 1.3 GHz帯での連続電波強度を表す．右下パネルには本観測のHPBWと，距離
2.5 kpcにおいて 10 pcに相当する長さを示した．緑の十字は図 6.5のスペクトルを取得
した点を表す．
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図 6.5: NRO 45-m 観測で得た (l, b) = (359.◦066, −1.◦059) における分子輝線スペクトル．
HCN(J=1–0)は青，HCO+(J=1–0)は橙で示されており，各輝線バンドの R.M.S.値も
同じ色で示してある．
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第 7 章

超新星残骸G359.0−0.9の起源

7.1 爆発噴出物の組成による議論
超新星残骸 G359.0−0.9の最大の特徴は，第 6章で述べたように，Mg/Ne質量比が太
陽組成より 2倍程度 (∼ 0.66+0.09

−0.07, solar;∼ 0.35)大きいことである．一般に重力崩壊型超
新星の爆発噴出物に含まれるMgと Neは，ともに恒星進化段階終盤に起こる C燃焼に
よって同時に生成されるため，その比は多くの超新星残骸において太陽組成に近い値を取
る．Mg/Ne比が太陽組成より大きな超新星残骸はMg-rich超新星残骸と呼ばれ，これま
でにN49B (Park et al., 2003)とG284.3−1.8 (Williams et al., 2015)の 2例が報告されて
いるが，成因は解明されていない．一方，G359.0−0.9は Siの組成比が高く Si/Mg質量比
は∼ 1.11 ± 0.14であるのに対し，他のMg-rich超新星残骸の Si/Mg比は共に 0.3程度で
ある点が異なり，形成過程に違いがある可能性も考えられる．本研究では超新星残骸の
Si/MgとMg/Ne質量比の系統調査を行い，その結果を理論モデルと比較することによっ
てG359.0−0.9の形成過程について考察した．以下ではその手法と結果について詳細を述
べる．

7.1.1 超新星残骸の組成分布と恒星進化モデルの比較
まずMg-rich超新星残骸の組成を他の超新星残骸と比較するため，先行研究で報告され
た超新星残骸の組成を系統的に調査した．対象天体は銀河系内や大小マゼラン雲内のX線
で観測可能な超新星残骸のうち，爆発噴出物全体かそれに準ずる広い領域内でNe,Mg,Si

が測定されているものを選定した．Si/MgとMg/Ne比は先行研究のフィットパラメータ
の最良推定値から独自に算出した．各天体におけるこれらの比の誤差範囲は，各元素組成
比がスペクトルフィット上独立ではなく，先行研究で示された各元素組成比の誤差範囲
からは正しく算出できないため，省略した．ただし，G359.0−0.9における測定誤差範囲
（∼ 10%）がその典型であるとすると，誤差範囲を測定して取り入れたとしても，以下の
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図 7.1: 超新星残骸と恒星進化モデル (Sukhbold et al., 2018)でのMg/Ne比と Si/Mg比の分布
比較. 灰色の点線はそれぞれの太陽組成での値を示している．丸点はモデル値であり，色
付きの点はW18超新星モデルにおいて爆発可能性が高いモデルで，色は初期質量に対応
し，灰色の点は爆発可能性が低いモデルを表す．モデル値は Oの質量分率が 0.4以上の
層とその外側で算出し，爆発可能性は Ertl et al. (2016)を用いて評価した．四角点は超
新星残骸の観測値の中央値であり，各点に振られた番号は以下のように天体名に対応す
る; [1] Cassiopeia A; Hwang & Laming (2012), [2] 1E 0102.2−7219; Sasaki et al. (2001),
[3] G284.3−1.8; Williams et al. (2015), [4] G290.1−0.8; Kamitsukasa et al. (2015), [5]

MSH15−52; Yatsu et al. (2005), [6] MSH15−56; Yatsu et al. (2013), [7] N132D; Hughes

et al. (1998), [8] N23; Uchida et al. (2015), [9] N49; Uchida et al. (2015), [10] N49B;

Uchida et al. (2015), [11] N63A; Hughes et al. (1998), [12] RX J1713.7−3946; Katsuda

et al. (2015), [13] W44; Uchida et al. (2012).

議論においてその影響は小さい．
この結果は図 7.1に緑の正方形の点で示した．調査対象の天体の半数以上のMg/Ne質
量比は太陽組成: ∼ 0.35 (Wilms et al., 2000) 付近に密集する一方で，Mg-rich超新星残骸
(N49B; 3, G284.3−1.8; 10)は太陽組成の約 2–3倍程度の値を取る．G359.0−0.9は太陽組
成付近に密集する集団から明らかに外れてMg-rich側に位置しているため，やはりMg-rich

超新星残骸に分類できると考えられる．また本調査によって，先行研究では言及されてい
なかった新たなMg-rich超新星残骸として，G290.1−0.8 (Kamitsukasa et al., 2015)およ
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びRX J1713.7－3946 (Katsuda et al., 2015)が見出された．これらもN49BやG284.3−1.8
と比較して高い Si/Mg質量比を示し，Mg-rich超新星残骸の中でも Si/Mgは 1桁程度異な
ることがわかった．
次に，系統調査で得られた組成分布と恒星進化モデルとの比較を行った．モデルは

Sukhbold et al. (2018)の公開データを用いた．これは 12–27 M⊙ の範囲を 0.01 M⊙ 毎
に刻んだ計 1499通りの初期質量で恒星進化をシミュレートした，現状最も豊富なデータ
セットである．本モデルは重力崩壊時までのシミュレーション結果であり重力崩壊後の超
新星爆発の計算は行われていないため，全てのモデルが爆発し超新星残骸として観測され
るとは限らず，また超新星元素合成の影響は考慮できない．
我々は，この公開データを使ってMg/Neおよび Si/Mg質量比を算出した．観測された
爆発噴出物の組成との比較が主目的であるため，超新星爆発後に噴出されるO燃焼殻か
ら外側の全領域（図 2.18参照）で質量比を算出した．ただし超新星元素合成は計算され
ていないため，観測値とモデルの直接的な比較は現時点ではできないが，その効果を取
り入れても傾向が保存されることを後の 7.1.3章で示す．また，公開データには重力崩壊
後に爆発することが困難なモデルも含まれている．そこで本研究においては，Ertl et al.

(2016)のW18エンジンでの結果を参照し，重力崩壊後に爆発可能であるかを各モデルに
対し判定した．以上の結果は図 7.1に丸点で示した．
図 7.1においてまず特筆すべきなのは，本研究の仮定において爆発可能なモデルのうち，
初期質量が 20 M⊙を超える超大質量星は，Si/Mg比とMg/Ne比が共に高いことである．
すなわち超大質量星が爆発するには Si/MgとMg/Ne比が共に高いことが必要であり，超
大質量星が爆発したとしてその爆発噴出物も同じ傾向の組成を有すことを示唆する．
また超大質量星を含む集団がそれ以外と大きく分離していることも特徴的である．一方
でMg/Ne比が高いが Si/Mg比の低いモデルもMg/Ne質量比が太陽組成: ∼ 0.35付近の
集団から離れて別の集団を形成しており，超新星残骸の観測結果と似た傾向が見られる．
このことから，Mg-rich超新星残骸の形成が本モデルによって説明可能であることが示唆
される．以下では Si/Mg比とMg/Ne比が共に高いことを Si-Mg-rich，Si/Mg比は低いが
Mg/Ne比が高いことを Si-poor-Mg-richと略記する．

7.1.2 Mg-richモデルの成因
かつて先行研究 (Park et al., 2003; Park & Bhalerao, 2017)において，Mg-rich超新星
残骸の形成は 25M⊙以上の超大質量星によるものとされていたが，図 7.1で示した結果か
らわかるようにその説は棄却される．そこでMg-rich超新星残骸の成因を解明するため，
図 7.1でそのMg/Ne比を再現するモデルを詳細に解析した．図 7.1上でMg/Ne質量比が
太陽組成に近い “normal”モデル，Si-poor-Mg-richモデル，および Si-Mg-richモデルを選
択し，Feコア周辺の組成構造と重力崩壊前の進化過程を調べた．
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図 7.2に上記のモデルのキッペンハーンダイアグラムを示した．また，図 7.3には同じ
モデルの組成構造を示した．12.02M⊙は normalモデル，14.27M⊙は Si-poor-Mg-richモ
デル，14.88M⊙は Si-Mg-richモデルに対応する．図 7.2において，14.27M⊙のモデルで
は，log tCC = −3.5あたりでNe燃焼殻が外側のO-Ne-Mg対流層と融合し，一つの大きな
燃焼殻（Ne-CS）を形成していることがわかる．これは燃焼殻融合（shell merger, 2.2.2章
参照）であり，本修士論文ではNe燃焼殻とO-Ne-Mg対流層の融合をNe-C燃焼殻融合と
呼称する．14.88M⊙のモデルでは log tCC = −2でNe-C燃焼核融合が起きた後，さらにO

燃焼殻が融合してO-C燃焼殻（O-CS）を形成している．O燃焼殻からO-Ne-Mg対流層
が融合するこのような現象を，本修士論文ではO-C燃焼殻融合と呼称する．
このような燃焼殻融合が起きると燃焼過程が変わることが予想され，実際図 7.3で組成構
造を比較すると,各モデルごとに大きく異なる．Ne-C燃焼殻融合では例えば 20Ne (α, γ) 24Mg

のような反応が促進され，Mg/Ne比が上昇していると考えられる．O-C燃焼殻融合では
さらに進んだ 20Ne (α, γ) 24Mg (α, γ) 28Siのような反応まで促進されることで，Si/Mg比が
上昇するほか，Mg/Ne比も相対的に上昇していると考えられる．なお燃焼殻融合による
燃焼過程の具体的な変化は現在も十分な研究がされておらず，これらはその一部に過ぎな
い．総じて，燃焼殻融合によってNe, Mg, Si の組成比が変化して Si-poor-Mg-richモデル
や Si-Mg-richモデルが生成されていると理解できる．Mg/Ne> 0.6を満たすモデルでは例
外なく上記のような燃焼殻融合の形跡が確認されたため，Mg-richなモデルの形成要因は
すべて燃焼殻融合であると言える．
図7.1に見られるSi-Mg-richモデルとSi-poor-Mg-richモデルの初期質量範囲 (14–24M⊙,

< 15M⊙)は，それぞれの成因であるO-C燃焼殻融合ならびにNe-C燃焼殻融合の，発生
しうる質量帯域の違いを反映している．超大質量星モデルのうち爆発可能性の高いものが
全て燃焼殻融合を経ているのは，燃焼殻融合によって爆発しやすい密度構造を獲得するこ
とを示唆している．これは，以下のようにして理解できる．2.3.4章で述べたように，核
子あたりのエントロピー s = 4 kB/baryonを満たす質量半径をM4 ≡ m(s = 4)/M⊙と定
義し，µ4 ≡ (dm/M⊙)/(dR/1000 km)|s=4と定義した時，M4はO燃焼殻の内半径∼原始
中性子星半径，µ4は衝撃波停滞状態での衝撃波面への降着率，M4µ4はニュートリノ光度
Lνと見なすことができる．
図 2.15で示したように，原始中性子星半径ニュートリノ加熱機構で爆発可能なモデル
は以下のような不等式を満たす．

aM4µ4 − µ4 + b ≥ 0 (a, bは共に正の実定数)

→ b− µ4(1− aM4) ≥ 0 (7.1)

図 2.15からわかるように a ∼0.2–0.3で，M4 ∼1–2であるから 1− aM4 > 0である．この
時式 7.1の左辺は µ4に対して単調減少であるため，µ4即ちO燃焼殻の内縁付近の密度が
低くなるほど爆発可能性が上昇すると解釈できる．ここでO-C燃焼殻融合について考え
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ると，一般に恒星の中心に近いほど高密度であるため，O燃焼殻と C燃焼殻が融合する
と，元々O燃焼殻であった部分は相対的に低密度なC燃焼殻と混ざって低密度化すると考
えられ，これによって超大質量星であっても爆発しやすい構造を獲得すると考えられる．
燃焼殻融合を経たモデルと経ていないモデルをM4µ4-M4平面上にプロットしたものを
図 7.4として示した．Mg-richモデルは爆発可能性の高い左下に集中する傾向が見られ，
特に超大質量星モデルのみをプロットした下パネルでは爆発可能性が高いのはMg-richモ
デルだけである．以上のことから，燃焼殻融合は星の爆発可能性を向上させる効果もある
ことがわかった．各燃焼殻融合過程が起きる質量帯はモデルパラメータによって変化しう
るが，一方で爆発可能性を向上させる効果は普遍であり，燃焼殻融合は上限質量を決定す
る因子の一つになっていると考えられる．
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図 7.2: 各恒星進化モデルのキッペンハーンダイアグラム (Sukhbold et al., 2018). 横軸は重力崩
壊までの時間，縦軸は質量半径で，カラーマップはその質量半径における流体のエネル
ギー収支を表す．CSやNeCはC殻燃焼やNeコア燃焼を表す．斜線部分は対流領域を示
している．
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図 7.3: 1D恒星進化モデル (Sukhbold et al., 2018)のうち，12.02M⊙(normal), 14.27M⊙(Si-poor-

Mg-rich), 14.88M⊙(Si-Mg-rich) のモデルの詳細．左：各モデルの最終状態における，質
量半径に対する各元素の質量分率．各線の色は核種を表し，グレー：Ni，マゼンタ：Si,

緑：Mg, シアン：Ne，紫：O, 橙：C，青：He．各パネルの左下には初期質量，O燃焼殻
から外層の各質量比を記した．右：各モデルの物理的内部構造の時間発展（キッペンハー
ンダイアグラム）．横軸は重力崩壊までの時間，縦軸は質量半径で，カラーマップはその
質量半径における流体のエネルギー収支を表す．CSやNeCはC殻燃焼やNeコア燃焼を
表す．斜線部分は対流領域を示している．
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7.1.3 超新星元素合成を考慮したモデルとG359.0−0.9の比較
前 7.1.2章で述べたように，燃焼殻融合によってMg-richモデルが形成されることがわ
かった．このようなMg-richモデルの超新星爆発によってMg-rich超新星残骸が形成され
るかを検証するためには，それらを初期条件とした超新星爆発をシミュレートして，Si,

Mg, Neの最終的な生成量を調査する必要がある．そこで本研究では流体計算ツールである
torchを用いた 1D流体計算を行い，その結果を元素合成ネットワーク計算ツールの SNEC

に取り込んで超新星元素合成をシミュレートした．なお流体計算におけるニュートリノ加
熱/冷却の効果は light-bulb近似 (cf. Suwa et al., 2019)によって取り入れて実施し，各元
素の質量比は爆発噴出物全体で算出した．この結果は図 7.5に示した．
すべての場合においてMg/Ne比は超新星元素合成によってわずかに減少した程度であ
り，爆発後も図 7.1の傾向を保存するとわかった (図 7.6). このことからMg-rich超新星残
骸のMg/Ne比が燃焼殻融合によって説明できることがわかった．燃焼殻融合が観測的に
示唆されるのは我々の研究が初めてである．
一方の Si/Mg比はすべての場合で上昇していたが，normalモデルや Si-poor-Mg-richモ
デルでは大幅に上昇したのに対して，Si-Mg-richモデルではその上昇幅はわずかであっ
た．これは Si-Mg-richモデルではO-C燃焼殻融合によって，SiがFeコアから離れた領域
に大量に分布したことで，爆発的元素合成による Siの増加率が相対的に抑えられたから
であると考えられる．また，少なくとも今回計算した場合においては，超新星元素合成を
経ても normalモデルと Si-poor-Mg-richモデルの Si/Mg比は Si-Mg-richモデルのそれよ
りも小さかった．このことから，図 7.1 における超大質量モデル（> 20M⊙）の Si/Mgと
Mg/Neは超新星爆発後も高いことがわかり，これらの値を用いることで超大質量星を親
星に持ちうる超新星残骸を選定できることがわかった．このことを用いると上限質量が制
限可能であることを後の 8.2.1章で議論する.

なお，O-C燃焼核融合が起きた星では，56Niの生成量が，起きていない星の 2–3分の 1

程度に抑えられることもわかった．これは衝撃波通過時に 56Niが生成される，恒星進化
段階におけるO燃焼層が，燃焼殻融合によって低密度化されることに起因すると考えら
れる．
これらのモデルの爆発前後でのMg/Ne，Si/Mg比の変化を図 7.6に示した．G359.0−0.9
の各質量比; Si/Mg∼ 1.11 ± 0.14, Mg/Ne∼ 0.66+0.09

−0.07を，爆発後のモデルを図 7.6上で比
較すると，14.27M⊙の Si-poor-Mg-richモデルが最も近い．したがって，G359.0−0.9の起
源はNe-C 燃焼殻融合を経た大質量星であり，図 7.1からその初期質量は 15M⊙以下であ
ると結論する．
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モデルを初期条件とした結果を表しており，上から順に 12.02 M⊙（normal），13.77 M⊙
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である．各パネルの左下に，図 7.1,7.3と同じ基準で算出した爆発前の質量比から，爆発
噴出物全体の質量比の変化を記した．グレー領域は原始中性子星となる領域を示してい
る．各線の色は核種を表し，対応関係は図 7.3と同様である．点線，実線はそれぞれ爆発
前後に対応する．
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7.2 G359.0−0.9の視線距離と爆発噴出物の質量
初期質量が 10–25M⊙程度の大質量星では，初期質量と爆発噴出物の質量におよそ一次
関数的な関係があることが知られている (図 7.7, Sukhbold et al., 2016). G359.0−0.9の
親星の初期質量が 15M⊙以下であったと仮定すると，爆発噴出物はおよそ 10M⊙以下で
あることがわかる．我々が観測した G359.0−0.9の X線放射は爆発噴出物由来のものが
支配的であると考えられるため，その放射強度から見積もられるプラズマの質量は 10M⊙

以下であることが期待される．観測されたX線放射強度からプラズマの質量を推定する
場合，見積もられる質量は距離に強く依存する（Mplasma ∝ D2.5）. しかし，G359.0−0.9
においては距離が先行研究毎に異なり一意に決定してはいない; X線の星間吸収量を用い
た推定では ∼6 kpc(Bamba et al., 2000)，電波強度と天体の実半径の関係からの推定で
は∼3.7 kpc(Pavlović et al., 2012)，Red clump星の光度減少を利用した制限では∼3.1–
3.9 kpc(Wang et al., 2020)．そこで本研究では 3.2.1章で述べた手法によってG359.0−0.9
の距離を新たに制限し，その結果とX線観測に基づく親星の議論が矛盾しないかを相補
的に検証する．以下では本研究の分子輝線観測の結果を用いた視線距離制限，およびその
結果と 7.1章の結果を比較した議論を行う．
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図 7.7: 初期質量に対する恒星風，爆発噴出物，中性子星の各質量の関係．Sukhbold et al. (2016)

の公開データを用いて作成した．色はそれぞれグレーが恒星風，マゼンタが爆発噴出物，
紺が中性子星を表し，爆発噴出物と中性子星の境界をベースラインとしてプロットした．
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7.2.1 付随分子雲を用いた視線距離制限
銀河系内の分子雲の視線速度は銀河回転モデルによってよく説明できることが知られて
いるが，銀河中心分子層（Central Molecular Zone; CMZ）と呼ばれる銀河中心領域の分
子雲は銀河回転とはまったく異なる傾向の運動状態にある (Reid et al., 2016). したがっ
て付随雲の視線速度から視線距離を見積もるには，まず付随雲が CMZに属す分子雲か，
foregroundの（i.e., CMZ以外の）分子雲かを議論する必要がある．CMZと foregroundの
分子雲には大まかに以下のような違いがある (Enokiya et al., 2023);

1. foregroundの分子雲の視線速度は−60 ≤ VLSR ≤ +30 km/sだが，CMZの分子雲の
視線速度に制限はない．

2. foregroundの分子雲は速度幅が∆VLSR < 5 km/sと小さいが，CMZの分子雲の速
度幅はこれより大きい．

1と 2はともに，foregroundでは分子雲の運動が銀河回転に支配されているのに対し，CMZ

では磁場による乱流や分子雲同士の衝突などに支配されていることに起因する．特に 2を
踏まえて図 6.4, 6.5を見ると，G359.0−0.9の付随雲の速度幅は∆VLSR < 5 km/sを満た
すため，foregroundである可能性が高い．同時に，その視線速度 VLSR ∼ −7 km/sも 1で
示された foregroundの分子雲の速度帯と矛盾しない．以上から，今回観測した付随雲は
foregroundの分子雲であると考えることができる．
これにより，3.2.1章で述べたように，その視線速度を銀河回転モデルと比較するこ
とで分子雲までの距離を推定することができる．図 3.6において l = 359.◦066における
VLSR ∼ −7 km/sは Sct-Cen armの速度帯と一致するため，G359.0−0.9はこの armに属
すと考えられる．l = 359.◦066における Sct-Cen armまでの距離は図 3.5から∼2.8 kpcと
見積もることができ，Reid et al. (2016)の Figure 2から armの厚みは∼ 0.14 kpcである
ので，G359.0−0.9の距離は 2.8± 0.14 kpcと推定できる．

7.2.2 爆発噴出物の質量推定
分子輝線観測から示唆された距離と 7.1章の結果が矛盾しないことを確認するため，距
離を仮定した場合にプラズマ質量がどのように計算されるかを導出する．超新星残骸とし
ての形状は完全な球を仮定し，その見かけの半径を電波連続波の観測結果から見積もって
0.23 degとした．電波連続波とX線放射の形状から，観測されている爆発噴出物の形状は
頂角 π/4の円錐で切り取られる球欠であるとした．プラズマ充填率（filling factor; f）は
X線の輝度分布から 0.9と見積もった．ただしこの f は 3次元的に分布するプラズマを 2

次元平面に射映した場合の値であり，実際には 3次元空間における真の f の上限値となっ
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ている．これらの仮定において，放射領域のプラズマ質量は以下のように見積もることが
できる．

Mplasma ∼ 6.8
( d

2.8 kpc

)( f

0.9

)( norm

5.5× 10−2 cm−5

)
M⊙ (7.2)

dは距離 [kpc], normはX線プラズマ放射のnormalizationである．式7.2においてf, norm

を固定し，dを変化させた場合のMplasmaを図 7.8に示した．実線がMplasmaを表し，破線
は超新星爆発時に爆発噴出物が等方的に放出されたと仮定した場合の噴出物全体の質量
を，Mplasmaと全球に対する放射領域の立体角から見積もったものである．爆発噴出物全
体の質量はMplasmaより大きいため，実線は爆発噴出物全体の質量の下限値である．一方
X線放射が確認されていない領域の密度が放射領域より大きいとは考えにくいため，破線
は爆発噴出物全体の質量の上限値とみなして良い．図 7.8において，7.1章の結果と図 7.7

を併せた理論的な質量制限範囲である青/橙色の領域と，7.2.1章で示唆された距離制限範
囲である緑色の領域，そしてX線放射強度によって推定された質量制限範囲である実線
と破線に挟まれた領域が，共通部分を有している．したがって，爆発噴出物の組成による
7.1章の議論，7.2.1章で示した電波観測が示唆する距離，そしてX線放射強度の 3つは矛
盾していないと結論できる．ただし，残骸全体のうちX線で観測可能な割合に対してプ
ラズマの質量はやや大きい傾向にある．考えられる要因としては

• 非対称性の高い超新星爆発だった．
• 実際の filling factor が 0.9より大幅に小さい．

などが挙げられるが，我々の観測結果だけではこれらを検証する手段に乏しく，追観測や
本研究とは異なる解析が必要である．
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図 7.8: G359.0−0.9の視線距離とそれによって見積もられる爆発噴出物の質量の関係．緑色の領
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に含まれるプラズマの質量で，破線は爆発噴出物が等方的に放出していた場合の爆発噴出
物全体の質量を観測領域の質量から見積もったもの．





75

第 8 章

まとめと今後の展望

8.1 ここまでのまとめ
ここまでの研究では，重力崩壊型超新星の上限質量を制限することを最終目的に，X線
と電波によるG359.0−0.9の観測を行った．その結果以下のような知見を得た．

1. X線観測によってG359.0−0.9から高いMg/Ne比∼1.9(Mg/Ne)⊙を検出し，3例目
のMg-rich超新星残骸であることを見出した．また Si/Mg比は∼1.3(Si/Mg)⊙であ
ることがわかった．

2. 電波観測によって (l, b) = (359.◦00 to 359.◦12, −1.◦22 to −1.◦02)においてG359.0−0.9
の付随分子雲を発見した．その視線速度幅∆Vlsr < 5 km/sおよび視線速度帯 Vlsr ∼
−7 km/sから，G359.0−0.9までの距離を 2.8±0.14 kpcと制限した．

3. 超新星残骸のMg/Ne比と Si/Mg比を系統的に調査し，その結果と Sukhbold et al.

(2018)の公開モデルを比較した．その結果，燃焼殻融合に起因するNe燃焼の促進
によって，Mg-rich超新星残骸の組成が説明できることがわかった．燃焼殻融合を
観測から示唆したのは我々の研究が初めてである．

4. Sukhbold et al. (2018)モデルを初期条件とした超新星元素合成シミュレーションを
行った．その結果をG359.0−0.9の組成と比較することで，その初期質量を 15M⊙以
下と制限し，また電波観測によって制限した距離とも矛盾しないことを確認した．

また，今後の研究につながる以下のような重要な知見を得た．

• 燃焼殻融合はFeコア周辺の密度構造を変化させ，星の爆発可能性を上昇させる．こ
れにより 20M⊙以上の星も爆発することが示唆され，その残骸からは高い Si/Mg比
とMg/Ne比が検出されることが期待できる．
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8.2 今後の展望
本研究によって燃焼殻融合を経た星の超新星爆発が観測的に初めて示唆された．7.1章
で述べたように，燃焼殻融合は超新星が供給する重元素の組成を変化させるだけでなく，
超大質量星の爆発に至らせる可能性がある．このことから我々は，燃焼殻融合の痕跡が見
られる超新星残骸を詳しく観測することで，上限質量の制限に繋げられると発想した．そ
の詳細については 8.2.1章で述べる．
ただし燃焼殻融合が爆発機構/爆発可能性に寄与することは示唆されている一方，燃焼
殻融合の機構そのものについての理解は十分でない．燃焼殻融合に関する理論研究は歴
史が浅く，燃焼殻融合自体の 3D恒星進化シミュレーション研究も少数であるが，燃焼殻
融合を考慮した超新星の 3Dシミュレーションは本修士論文の執筆時点では未だ行われて
いない．またYadav et al. (2020)が示唆するように，燃焼殻融合は完全に球対称な現象で
はなく，タイムスケールが非常に短いことなどから，O燃焼殻と C燃焼殻が超新星爆発
までに全て融合するかは定かでない．例えば星の北半球では融合が活発に起きるが，南半
球は融合がほとんど起ないまま爆発する，といった状況も考えることができ，そのような
星ごとの “混合度合い”の違いによって爆発可能性や組成への寄与が多様になるはずであ
る．実際のシミュレーション研究において，1Dと 3Dでの混合度合いの違いを扱った研
究もある (Ritter et al., 2018a).

こうした状況において，燃焼殻融合の機構に対し観測的になんらかの制限を与えられ
ることが望ましい．しかしながら，先述のように燃焼殻融合を示唆する観測研究は，現時
点では本研究を除いて存在しない．すなわち重力崩壊型超新星の爆発機構を理解するた
めに，燃焼殻融合の機構を観測的に検証する必要があるが，その手法が著しく不足してい
る，というのが現状である．
そこで我々は，燃焼殻融合の痕跡をどのように観測し，観測結果から何が議論できるの
かを考察した．本章では以上のような今後の展望について詳しく述べる．

8.2.1 重力崩壊型超新星の上限質量の観測的制限
1章で述べたように，重力崩壊型超新星の上限質量は観測的にも明らかになっていない．
上限質量の真の値は，燃焼殻融合を含めたあらゆる機構を総合して決定されるはずであ
り，観測的に示唆することができれば爆発機構に対して強い制限を与えられる．
超新星残骸を用いた先行研究 (Katsuda et al., 2018)では，爆発噴出物の含まれるFe/Si

比が親星の初期質量に対して負の相関があることを Sukhbold et al. (2016)のモデルから
導き，初期質量の分布を系統的に明らかにすることで，20 M⊙よりも重い星の残骸が存在
しうることを示した．しかしながら我々の研究成果で，燃焼殻融合を考慮した場合 Siの
生成量が初期質量に対して非線形となることが明らかとなった．また，燃焼殻融合を経な
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い場合においてもFeと Siは共に超新星元素合成において生成されるため，現状の爆発モ
デルの不定性を考慮するとFe/Siと親星の初期質量との関係は決して確立されているとは
言えない．よって燃焼殻融合のような非線形な効果に影響を受けず，Fe/Siよりも爆発モ
デルに由来する不定性が小さい新たな指標が必要である．
本研究では，Siに代わってOを採用したFe/O比を親星質量の指標として採用すること
を提案する．Fe/OはKatsuda et al. (2018)において Fe/Siよりも初期質量との相関が強
いことが挙げられている．本研究において燃焼殻融合によってOがほぼ増減しないこと
が明らかとなり (図 7.3)，Katsuda et al. (2018)で挙げられているFe/Oと親星質量の相関
関係が燃焼殻融合に影響されないことがわかった．さらにOは恒星進化段階で合成され
るものがほとんどであるため，Siを利用する手法に比べて超新星元素合成の不定性の影響
が小さい．ただ，現行のX線天文衛星の性能では爆発噴出物由来のO,Fe輝線を十分に分
光できず，その組成比を精度良く測定することは困難であり，ごく一部の明るい天体のみ
でしか Fe/Oを算出できない．初期質量関数 (Initial Mass Function; IMF, e.g., Salpeter,

1955)を考えると，上限質量として期待される 20M⊙付近の星はそもそも生成されにくい
ため，比較的暗い超新星残骸も含めたより多くの天体を系統的に解析する必要がある．
そこで，2023年 9月 7日に打ち上げられたXRISM衛星による観測を利用する．XRISM

に搭載されたマイクロカロリメータである Resolveは∼ 5 eVという角度分解能を持ち，
表 5.1に挙げた従来の主要なCCD検出器の角度分解能を 1桁以上上回る．これによって
Fe/O比を多くの天体で精度良く算出できると期待されるが，X線で観測可能な超新星残
骸は 100個ほどにもなり，すべてを網羅的に観測するのは現実的ではない．故にXRISM

を使った上限質量制限には，従来の観測からXRISMで観測するターゲットをあらかじめ
選定しておく必要がある．

1) Ne, Mg, Siを用いた観測ターゲットの選定法

上限質量制限のための観測ターゲットとして，Si-Mg-rich超新星残骸は有力な候補とな
る．なぜなら，7.1.1章で示したように，Si-Mg-richであることは親星が 20 M⊙以上であ
るための必要条件となっているからである．そのため Si-Mg-rich超新星残骸をXRISMで
観測し，20M⊙以上の親星を持つものの実在を観測的に検証することで，上限質量を制限
することができる．なお，使用する観測パラメータであるNe,Mg,Siの組成比は，現行の
検出器による爆発噴出物の観測において最も算出が容易な元素組成比であり，非常に多く
の天体に対して本手法を適用することができる．
ここで，Si/Mg比の分布を既存の検出器でより広く調査することによっても，燃焼殻融
合の機構に対して示唆が得られる．例えば図 7.1に示したMg-rich超新星残骸のうち最も
Si/Mg比が高いのはG290.1−0.8だが，モデルはそれ以上に高い Si/Mgを持つ超新星残骸
が多数存在することを示唆する．もし超新星残骸を広く調査し，モデルが示唆するような
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高い Si/Mg比を示す天体が存在しないことが明らかになれば，燃焼殻融合の混合の度合
いなどについて観測的に有意な制限を行えると考えられる．
次に，上限質量制限に向けた観測ターゲットが，本研究の手法によってどの程度の数に
絞れるのかを検証した．7.1.1章と同様に 1D恒星進化シミュレーションモデル (Sukhbold

et al., 2018)を用い，M4, µ4による超新星エンジンW18での爆発可能性の評価を行った．
爆発可能性の高いモデルであり，かつMg/Ne> 0.6と Si/Mg> 1を同時に満たすものを
Si-Mg-richと定義した．初期質量関数 dM/dN = Mαにおいて Salpeter’s IMF(Salpeter,

1955)の α = −2.35を採用し，初期質量の確率密度関数を

P (M) =
M−2.35∫ 24M⊙

10M⊙
dM M−2.35

(8.1)

とした．ただし分母は規格化因子であり，上限質量/下限質量をそれぞれ 24/10 M⊙ と仮
定したものである．この結果の概略図を図 8.1に示した．
10–24M⊙のモデル全体の数を 1とした時，爆発可能性が高いのは ∼ 0.75ほどであっ
た．ただし，使用したモデルに含まれない 10–12M⊙の範囲は全て爆発可能性が高いとし
た．そして爆発可能な Si-Mg-richモデルは∼ 0.11ほどであり，爆発可能な Si-Mg-richか
つ 20M⊙以上のモデルは∼ 0.02ほどであった．すなわち，超新星残骸全体のうち Si-Mg-

rich超新星残骸は 0.11/0.75 ∼ 0.15ほど存在し，さらに 20M⊙以上の親星を持つものは
0.02/0.75 ∼ 0.03ほど存在することが期待される．X線で観測されている超新星残骸の数
を 100個と仮定すると，Si-Mg-rich超新星残骸の数の期待値は 16個で，そのうち 20M⊙以
上の親星を持つものの期待値は 3個となる．また，任意の超新星残骸が 20M⊙以上の親星
を持つ Si-Mg-rich超新星残骸である確率を 0.03とした時，100個のうち少なくとも 1つが
それである確率は> 95%となる．以上より，Si-Mg-richを指標として用いた従来観測によ
るXRISM観測のターゲット選定では観測対象を全体の 16%程度に絞ることができる上，
それらに上限質量付近の親星を持つものが含まれる確率は 95%以上である．したがって
本手法は上限質量決定のためのターゲット選定法として十分有用であると結論する．
なお，Si-Mg-richかつCa/O> 2を満たす”Ca-rich”モデルが∼ 0.02ほど存在し，爆発可
能なものの中では 3%程度を占めることがわかった．Ca-richモデルについては後の 8.2.2

章で詳しく述べる．

2) Mg-rich超新星残骸のXRISM観測シミュレーション

1)章で選定した天体をXRISM衛星搭載のマイクロカロリメータ”Resolve”で観測した
際，Fe/Oがどの程度の精度で測定できるかを確認するため，本研究において Si-Mg-rich

の可能性が最も高いことが示唆された超新星残骸G290.1−0.8（参照;図 7.1）の観測シミュ
レーションを行った．先行研究 (Kamitsukasa et al., 2015)のベストフィットパラメータ
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図 8.1: 初期質量に対する各確率密度関数の計算結果．

を参照し，XMM-Newtonと Resolveによる 167 ksの観測をそれぞれシミュレートした．
ただし，Resolveのエネルギー分解能ではXMMでは検出できないドップラーシフトによ
る輝線の広がりが無視できないため，視線速度±1000 km/sの 2成分のプラズマが存在す
ることを仮定した．シミュレーション結果のスペクトルを図 8.2に示した．CCDでは分
解できない 0.5–1.0 keV間のO,Ne,Feの輝線がResolveでは細かく分光できており，Fe/O

がより良く算出できるようになることがわかる．
実際に算出した際の誤差の大きさを知るため，シミュレーション時と同じ以下のモデル
を用いてC-statisticでのフィッティングを行った．

Phabs× (vpshock1(Vlsr ≥ 0) + vpshock2(Vlsr ≤ 0)) (8.2)

Phabsは星間吸収のモデルであり，vpshockは衝撃波加熱によるプラズマのモデルであ
る．フィットの際は星間吸収モデルの水素柱密度NH，プラズマモデルの電子温度 kBT ,

normalization, 赤方偏移 z, O, Ne, Mg, Si, S, Feの各アバンダンスをフリーパラメータと
した．Kamitsukasa et al. (2015)を参考にこれら以外のアバンダンスは 1に固定し，電離
平衡を仮定した．なお，normalizationと z以外のパラメータは 2つの vpshockで共通と
した．
フィット結果は表 8.1に示した通りで，またFe/O は 0.069–0.087と測定された．図 8.3

に 1D超新星モデル (Sukhbold et al., 2016)から作成した初期質量と Fe/O比の対応，お
よびG290.1−0.8のFe/O比の 1σ誤差での範囲を示した．この結果からResolveによって
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測定したFe/Oを用いれば，17M⊙付近の親星の初期質量をO(1)M⊙の精度で制限できる
と言える．1)章の考察と併せて，重力崩壊型超新星の上限質量制限の実現可能性は十分
高いと期待できる．
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図 8.2: G290.1−0.8のシミュレーションスペクトル．黒がResolve, 灰がMOSに対応し，露光時
間は共に 167 ksである．
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表 8.1: G290.1−0.8のシミュレーションスペクトルのフィット結果．

Components Parameters Best-fit values

Absorption(phabs) NH [1021cm−2] 9.25+0.07
−0.06

vpshock kTe [keV] 0.59+0.001
−0.002

ZO 1.74+0.07
−0.07

ZNe 0.42+0.02
−0.02

ZMg 1.64+0.03
−0.03

ZSi 3.87+0.06
−0.06

ZS 2.09+0.09
−0.08

ZFe 0.17+0.05
−0.05

Zother 1 (fix)

z1 [10−3] 3.350+0.001
−0.013

norm1 [10−3 cm−5] 5.64+0.06
−0.05

z2 [10−3] −3.304+0.011
−0.009

norm1 [10−3 cm−5] 5.62+0.05
−0.06

C-statistic/bins 7016.61/8999



82 第 8章 まとめと今後の展望

12 17 22 27
MZAMS [M ]

0

1

0.5

Fe
/O

 [a
bu

nd
 ra

tio
]

Smartt+2015

G290.1 0.8 (sim)

図 8.3: 爆発噴出物とFe/O比 (アバンダンス比, Wilms et al., 2000)と親星の初期質量の関係．計算
にはSukhbold et al. (2016)のW18モデルの組成を用いた．グレーの領域は (Smartt, 2015)

で示唆された爆発可能な親星の質量範囲を示す．ピンクの帯はResolveによるG290.1−0.8
の観測シミュレーションスペクトルから算出した Fe/Oの 1σ範囲．
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8.2.2 Ca-rich transient

燃焼殻融合と関連しうる観測結果として，Ca-rich (gap) transientと呼ばれる突発天体
がある (cf., Kasliwal et al., 2012)．これは主に可視光領域で観測され，以下のような特徴
を持つ．

• Ca輝線が強い
• 比較的暗く，新星と超新星の間 (gap)の明るさをもつものが多い．
• スペクトルの時間発展が早い

起源は完全にはわかっていないが，多くは 2つの白色矮星の衝突による Ia型超新星爆発
であるという説がある (e.g., Kasliwal et al., 2012; Moran-Fraile et al., 2024)．一方，重
力崩壊型超新星であると考えられている天体も一部存在する (e.g., SN 2019ehk, De et al.,

2021; Nakaoka et al., 2021). 重力崩壊型超新星の可視光観測においてはO[I]/Ca[II]輝線
強度比が親星の質量に相関すると考えられており (e.g., Dessart et al., 2023)，このことな
どからCa-rich transientの親星の質量は重力崩壊型超新星の下限質量に近いと考えられて
いる．ただし，O[I]/Ca[II]輝線強度比と親星の質量の相関は，観測されるCaが超新星元
素合成によってできたものであることを仮定している．親星が軽い場合は爆発噴出物の質
量も小さいため，スペクトルの時間発展が早い点も整合する．
我々はこのような重力崩壊型のCa-rich transientの中に，燃焼殻融合に起因するものが
あることを期待する．それは，これまで述べてきたように，O-C燃焼殻融合ではO-Ne-Mg

層にまでO燃焼で合成される元素（A =28–40）が混ざることにより，40Caの生成量が増
えるが，一方で 16Oはほぼ増減しないため，O/Ca比が小さくなりCa-rich化することが
期待できるためである．図 8.5に重力崩壊時点での O燃焼殻から外側の全領域で算出し
た，Mg/Ne, Si/Mg, O/Ca比の分布を示した．7.1章で述べたように，Mg/Neと Si/Mgが
共に高いモデルはO-C燃焼殻融合を経たことを意味し，その一部ではO/Caが太陽組成
を有意に下回ることがわかる．さらに，2章で述べたように，爆発的元素合成によって爆
発噴出物のCaは増加するがOは減少するため，これを加味するとこれらの親星が爆発し
た際に観測されるO/Caは図 8.5より小さくなる．
図 8.6に示すようにCa-rich transientのCa/O輝線強度比は通常の超新星の 5–10倍であ
り，このことからこれらのO/Ca質量比が太陽組成の 0.1–0.2倍程度であると仮定できる．
すると，図 8.5のうちO/Ca比の小さいCa-richモデルが爆発すれば，Ca-rich transientと
同等のO[I]/Ca[II]強度比が測定されると期待できる．また 7.1.3章で触れたように，O-C

燃焼殻融合を経た星では 56Niの生成が抑えられるため，比較的暗い超新星となる点にお
いても整合する．一方，Ca-rich transientのスペクトルの時間発展が早いという特徴は，
爆発噴出物の総量が少ないことを示唆するが，O-C燃焼殻融合によってこれが再現され
ることは現時点では期待できない．総じて，O-C燃焼殻融合を経た超新星にCa輝線の強



84 第 8章 まとめと今後の展望

いものが含まれることは期待されるが，実際に観測されているCa-rich transientがそれに
対応するかという点においては議論が必要である．
すなわち現状の 1Dモデルから，燃焼殻融合を経験した親星の超新星の一部（全親星の
∼ 3%, 8.2.1章参照）を観測すると，Ca-rich transientに匹敵する高い [Ca II]/[O I]比が
検出されると期待できる. 逆にそのような超新星が観測されない場合，燃焼殻融合を経て
も，[Ca II]/[O I]比が上図 8.5で示したほど上昇しないことを意味する．この場合，O燃
焼殻とC燃焼殻が完全には混合しない（観測された場合，混合しうる）ことを観測的に示
唆することができる．さらに超新星観測によって [Ca II]/[O I]比を系統的に測定すれば，
燃焼殻融合が起きた場合のO燃焼殻とC燃焼殻の混合の度合いについて，系統的な示唆
を与えられる可能性もある．
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図 8.4: Ca-rich transientと超新星の可視光スペクトル (Kasliwal et al., 2012). 黒線（下 4つ）が
Ca-rich transientのスペクトルで，灰線（上 4つ）が超新星の典型的なスペクトル．
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図 8.5: 1D恒星進化モデルでの Si/Mg, Mg/Ne, O/Ca比．カラーバーは O/Ca質量比（solar;

∼ 124）を表し，カラーバー以外は図 7.1と同じ．
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図 8.6: Ca-rich transient と超新星の [Ca II]/[O I]輝線強度比 (De et al., 2018).
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8.2.3 燃焼殻融合起源の odd-Z元素輝線の検出
odd-Zとは原子番号が奇数の元素の総称であり，基本的に重力崩壊型超新星によって宇
宙に供給されると考えられている．しかしながら現在考えられている標準的な理論では，
特に P, Cl, K, Sc（以下ではこれらを odd-Z元素と呼称する）の生成が観測結果に対し 1

桁程度不足することが知られている (cf., Kobayashi et al., 2006; Nomoto et al., 2013)．
odd-Z元素は，豊富に存在する Si,Sなどの even-Z元素と pが反応することによって合成
されるため，恒星進化段階においてはO燃焼時に形成されると考えることができる．た
だし 2章で扱ったように，標準的な親星において恒星進化段階で形成される Si層は，衝
撃波通過後に完全/不完全 Si燃焼によって組成が完全に塗り替えられるため，放出される
odd-Z元素は爆発的O-Ne燃焼に由来すると考えて良い．そのため，p-richニュートリノ
駆動風 (e.g., Fröhlich et al., 2006)，極超新星 (e.g., Sneden et al., 2016)，ジェット状超新
星 (e.g., Tominaga, 2008)など，特殊な爆発機構によって odd-Zが補われる可能性が議論
されている．しかし，これらの機構による odd-Zの供給が，銀河スケールの組成に対しど
の程度影響を与えうるかについては不明である．
近年，O-C燃焼殻融合によって odd-Zの欠乏を補える可能性が指摘されている (Ritter

et al., 2018a). O-C燃焼殻融合では 16O(16O, p)，16O( 12C, p)，12C (12C, p)などによって
pが供給され，その pが例えば 38Ar (p ,γ)39Kのように反応して odd-Zの生成に寄与する
と考えられる．生成された odd-Zは対流によって超新星元素合成に影響されない領域ま
で運ばれる．つまり，通常の超新星では主となる超新星元素合成起源の odd-Zに加え，恒
星内元素合成起源の分も供給することができる．このため，燃焼殻融合を経た超新星は通
常より多くの odd-Zを供給する．
図 8.7に燃焼殻融合を加味した銀河組成のモデルと観測の比較を示した．筆者らは，
∼50%程度の親星で O-C燃焼殻融合が起きれば odd-Zの欠乏分を補えるとしている．こ
の割合はCollins et al. (2018)の結果,そして我々の見積もり（参照; 8.2.1章および図 8.1）
とも大まかに一致する．以上のことから，十分明るい超新星残骸にO-C燃焼殻融合の痕
跡があれば，Resolveによって超新星残骸からの odd-Z輝線を検出できる可能性がある．
2030年台に打ち上げが計画されているAthena衛星 (Barcons et al., 2017)は，マイクロ
カロリメータを搭載し 2.5 eVの高エネルギー分解能を確保しつつ，XMM-Newton衛星と
同程度の角分解能でX線の撮像観測を実現する．これにより，超新星残骸における odd-Z

元素の空間分布が観測できるようになる可能性がある．Ritter et al. (2018a)の示唆によ
ると，燃焼殻融合による odd-Z生成量は従来の描像である超新星元素合成の生成量を 1桁
上回る．ため，超新星残骸において局所的に odd-Zが過剰な領域が存在した場合，その起
源は燃焼殻融合であると考えることができる．すなわち odd-Zの空間分布の非対称性か
ら燃焼殻融合の非対称性を検証することができる．さらには現在超新星残骸の観測におい
て見られている非対称構造 (e.g., W49B, Lopez et al., 2013)が，超新星爆発の非対称性
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効果に由来するのか，または燃焼殻融合の非対称性に由来するのかを切り分けることもで
き，爆発機構における非対称効果の寄与をも制限可能になると期待できる．燃焼殻起源領
域の候補は，本研究では天体全体に適用したNe, Mg, Si を用いた診断を，局所的な領域
に適用することで可能である．
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Figure 5. Comparison of the predictions of P, Cl, K and Sc of our Milky Way
model with observational data (if available). Predictions with 10 per cent,
50 per cent and 100 per cent addition of material produced in the O–C shell
merger of the stellar model M15Z0.02 to all massive stars without O–C shell
merger. For comparison, we show GCE predictions based on yields from
K06. P and K data are from the APOGEE survey (Albareti et al. 2016), and
Sc data from Ishigaki, Chiba & Aoki (2012, 2013, crosses); Roederer et al.
(2014, dots) and Battistini & Bensby (2015, stars).

which do not experience O–C shell mergers. We add the material to
a fraction of 10 per cent, 50 per cent and 100 per cent of these stars.
If the merger fraction defined in this way is between 10 per cent and
50 per cent the observed amounts of K and Sc can be reproduced
(Fig. 5).

An increased γ -process production via O–C shell mergers might
also boost the Galactic γ -process contribution of massive stars.
In Rayet et al. (1995), a global underproduction of p nuclides in
massive stars compared to what is necessary to explain the Solar
system distribution is found. We speculate that the shell merger
production could enable us to match the solar distribution when
assuming a wide spectrum of entrainment rates, 3D hydrodynamic
merger conditions and stellar structures.

4 D I S C U S S I O N A N D C O N C L U S I O N

Our results have a number of limitations. In our GCE model test, we
add material produced in one particular O–C shell merger from a

1D stellar evolution model. The 1D model prediction are uncertain
because 3D effects will likely play an important role. In addition, we
neglect the dependence on initial mass and metallicity. While more
massive stars are affected by larger fallback (Fryer et al. 2012),
they also inhibit larger O and C shells that boost the γ -process
production. A larger convective C shell enables the entrainment of
more material, which boosts the production of elements such as
P, Cl and K, can be transported further outwards and will be less
affected by fallback. The time-span between the onset of an O–C
shell merger and core collapse is also crucial to enable sufficient
element production.

Higher temperatures in the O shells of lower mass stars might lead
to a stronger production of lighter p nuclei, which are transported
into the upper part of the C shell. For the highest masses, such as
the 25 M! R17 models at all metallicities, the C-shell convection
is either patchy or absent (especially at lower Z), which may help
or hinder ingestion of C-shell material.

More generally, stellar evolution models indicate that O–C shell
mergers may happen. In some cases they do, in others the shells
are just stopping short of a merger, depending on various uncer-
tain modeling assumptions in 1D. But even if the stellar evolution
uncertainties are addressed to the best of our ability the question
of whether a merger will happen in a particular, possibly marginal,
case requires sufficiently realistic 3D hydrodynamic simulations.
Once it is clear under which conditions O–C shell mergers happen,
3D simulations will be required to determine how O–C shell merg-
ers proceed, whether they are ultimately dominated by non-radial,
global oscillations, and how the nuclear burning energy feedback
alters the flow.

In our 3D hydrodynamic simulations, we observe approximately
spherically symmetric, quasi-steady-state behaviour for entrain-
ment rates that lead to noticeable odd-Z element production. To
fully explain the lack of Sc and K in present yields for GCE models
actual mergers of the O and C shells are required. Our preliminary
3D simulation experiments suggest that the assumption of spherical
symmetry may break down for such conditions. GCE simulations
that assume that O–C shell mergers as in model M15Z0.02 occur in
≈10 per cent to 50 per cent of all massive stars can account for the
observed abundance of K and Sc in Milky Way stars.

Our 1D nucleosynthesis models so far display a wide range of
39K/41K and 35Cl/37Cl ratios, depending on mixing and thermody-
namic details, some of them within a factor of a few and some
much larger compared to the solar ratios. The isotopic ratios will be
an important constraint for more realistic 3D models with updated
nuclear physics.

With the entrainment of C-shell material heavy-element seeds
are swept into the O shell and serve as a boost for the p-nuclei
production. In 1D stellar models, we find a variety of production ef-
ficiencies which vary with initial mass and metallicity and the over-
production factors are more than 1 dex for many isotopes beyond
Ba. Such strong production might influence the GCE of p-process
isotopes. A future investigation will be required to test this scenario.
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gies postdoctoral, NSF grants 1413548 and 1515792, Natural
Sciences and Engineering Research Council of Canada, the Swiss
National Science Foundation, Alexander von Humboldt Foundation
and Klaus Tschira Stiftung. Computing resources on Blue Waters
(National Center for Supercomputing Applications) and Compute

MNRASL 474, L1–L6 (2018)

D
ow

nloaded from
 https://academ

ic.oup.com
/m

nrasl/article/474/1/L1/4062155 by Library,Faculty of Agriculture/G
raduate School of Agriculture,Kyoto U

niversity user on 10 January 2024

図 8.7: 燃焼殻融合による odd-Z元素の供給 (Ritter et al., 2018a)．点は銀河のディスクやハロー
にある星の表面組成の観測結果．各線で示されているのはモデルで，赤はKobayashi et al.

(2006)，紫はRitter et al. (2018b)によるもの．青，黒，緑はそれぞれ重力崩壊型超新星
の 10%, 50%, 100%でO-C燃焼殻融合が起きると仮定したもの．
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我々は重力崩壊型超新星の上限質量を観測的に制限することを最終目的とし，本研究では
特に超新星残骸G359.0−0.9について，XMM-Newton衛星を用いたX線観測と，野辺山
45m電波望遠鏡による電波観測を行った．X線観測で得られたスペクトルから，本天体
は重力崩壊型の超新星残骸であると同定し，高いMg/Ne質量比∼ 0.66+0.09

−0.07から本天体が
N49B, G284.3−1.8に次ぐ 3例目のMg-rich超新星残骸であることを初めて示した．また
G359.0−0.9では高い Si/Mg比∼ 1.11± 0.14も検出された．
複数の超新星残骸において測定されたMg/Ne比を恒星進化モデルと系統的に比較する
こと，および恒星進化モデルの組成構造を詳しく解析することで，Mg-rich超新星残骸
の組成は，限られた初期質量帯で起きる燃焼殻融合によって説明できることを見出した．
これは恒星進化段階において通常なら層状に分離している燃焼殻が，対流などの作用に
よって融合する現象であり，観測的に示されたのは本研究が初である．上記のモデルを
初期条件とした超新星シミュレーションを行い，その結果とG359.0−0.9の組成を比較し
た結果，G359.0−0.9の親星の初期質量は 15M⊙以下であると結論した．この初期質量制
限を独立した手法で検証することを目的に，野辺山 45m 電波望遠鏡を用いた分子輝線観
測を行った．その結果G359.0−0.9と相互作用している分子雲を発見し，その視線速度が
∼－ 7km/s であったことから，G359.0−0.9 のまでの距離は 2.8±0.14 kpc と制限できた．
この距離と X 線の表面輝度から概算した爆発噴出物の質量と，モデルから見積もった初
期質量を比較した結果，互いに矛盾しないという結果が得られた．
恒星進化モデル解析によって得られた重要な知見として，燃焼殻融合は Fe コア周辺の
密度構造を変化させ，星の爆発機構/爆発可能性に大きく影響することがわかった．また
燃焼殻融合を経れば本来爆発しにくい超大質量星であっても爆発可能で，その場合 Si/Mg

比と Mg/Ne 比の高い残骸を形成することが示唆され，それらの観測が上限質量の制限に
つながることがわかった．一方，燃焼殻融合の機構そのものについて観測的な制限手法が
不足しており，それが実現すれば爆発機構に対する示唆を上限質量制限とは独立して行う
ことができる．以上を踏まえ，我々は観測的に爆発機構に示唆を与えるための下記の手法
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を考案した．

1. Si/Mg 比と Mg/Ne 比の高い超新星残骸をXRISMによって系統的に観測し，親星
の質量と相関する Fe/Oを測定することによる，上限質量の制限．

2. 超新星残骸の Si/Mg比とMg/Ne比，および超新星の [Ca II]/[O I]強度比を系統的
に測定することによる，燃焼殻融合の “混合度合い”の制限．

3. odd-Z元素輝線のX線観測による，燃焼殻融合の非対称性に対する示唆．

本修士論文では重力崩壊型超新星の爆発機構の解明に向けて，新たな観測手段を提示す
ることができた．このことは，爆発理論にとどまらず，銀河の力学/化学進化やコンパク
ト天体形成を解明する上でも重要な進歩である．
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Moran-Fraile, J., Holas, A., Friedrich Röpke, K. et al. (2024) “Faint Calcium-Rich Transient from a

Double Detonation of a 0.6 Msun Carbon-Oxygen White Dwarf Star,”A&A. doi: 10.1051/0004-6361/

202347769.

Nakaoka, T., Maeda, K., Yamanaka, M. et al. (2021) “Calcium-Rich Transient SN 2019ehk in a Star-

forming Environment: Yet Another Candidate for a Precursor of a Double Neutron-star Binary,”ApJ,

912, 1, 30. doi: 10.3847/1538-4357/abe765.

Nomoto, K., Kobayashi, C., & Tominaga, N. (2013) “Nucleosynthesis in Stars and the Chemi-

cal Enrichment of Galaxies,”Annual Review of Astronomy and Astrophysics, 51, 1, 457–509. doi:

10.1146/annurev-astro-082812-140956.

Park, S. & Bhalerao, J. (2017) “SPATIAL DISTRIBUTION OF MG-RICH EJECTA IN LMC SUPER-

NOVA REMNANT N49B,”ApJ, 834, 2, 189. doi: 10.3847/1538-4357/834/2/189.

Park, S., Hughes, J. P., Slane, P. O. et al. (2003) “Detection of Magnesium-rich Ejecta in the Middle-aged

Supernova Remnant N49B,”The Astrophysical Journal, 592, L41–L44. doi: 10.1086/377507.

http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aad2d8
http://dx.doi.org/10.1007/978-3-642-30304-3
http://dx.doi.org/10.1007/978-3-642-30304-3
http://dx.doi.org/10.1086/508914
http://dx.doi.org/10.1086/159380
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/732/2/114
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/764/1/50
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/694/1/664
http://dx.doi.org/10.1117/12.2232137
http://dx.doi.org/10.1093/pasj/59.sp1.S1
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/202347769
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/202347769
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/abe765
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082812-140956
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/834/2/189
http://dx.doi.org/10.1086/377507


98 参考文献

Pavlović, M. Z., Urošević, D., Vukotić, B. et al. (2012) “THE RADIO SURFACE-BRIGHTNESS-TO-

DIAMETER RELATION FOR GALACTIC SUPERNOVA REMNANTS: SAMPLE SELECTION

AND ROBUST ANALYSIS WITH VARIOUS FITTING OFFSETS,”ApJS, 204, 1, 4. doi: 10.1088/

0067-0049/204/1/4.

Reid, M. J., Dame, T. M., Menten, K. M., & Brunthaler, A. (2016) “A Parallax-based Distance Estimator

for Spiral Arm Sources,”ApJ, 823, 2, 77. doi: 10.3847/0004-637X/823/2/77.
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