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Abstract

大質量 (≳ 10 M⊙)の恒星は進化の最期に重力崩壊型の超新星爆発を起こし，中心には
コンパクト天体が残ると考えられているが，どのような星がどのような爆発を起こして
どのようなコンパクト天体を残すのかは，まだ分かっていない．超新星爆発の残骸 (超新
星残骸)には，爆発で親星から噴出した物質 (爆発噴出物)と進化の途中で親星から吹き出
ていた星風が周囲に溜まった物質 (星周物質)などが含まれる．さらに付随するコンパク
ト天体が観測されることもある．そのため，超新星残骸は親星の進化途中と爆発時の物
質，コンパクト天体の全ての情報を含んでおり，非常に重要な観測対象であるといえる．
爆発噴出物の元素組成は親星の質量に依存することが分かっており (e.g, Katsuda et al.,

2018)，現在の超新星残骸の親星推定に広く使われてきた．星周物質には恒星進化の途中
で合成された元素が含まれ，特に炭素 (C)，窒素 (N)，酸素 (O)の組成比は親星の初期質
量に加えて，回転速度，対流層の状態も反映している (e.g, Maeder et al., 2014)．しかし，
今まで超新星残骸の観測に広く使われてきたCCD検出器では，低エネルギー (≲ 1 keV)

でのエネルギー分解能が足りず，星周物質の窒素や炭素の輝線からその元素組成を測定す
ることは難しかった．
そこで本研究では，点源において低エネルギー側の精密分光解析に適した，XMM-Newton

衛星搭載の反射型回折分光器 (RGS)を，コンパクトな構造を持つ超新星残骸RCW 103に
応用し，低エネルギー側 (≲ 1 keV)の精密分光解析を行なった．解析の結果，この天体
で初めて窒素の輝線を検出し，星周物質特有の元素組成比 (N/O=3.8± 0.1 (N/O)⊙)を得
た．また，恒星進化シミュレーションを使って様々な親星の星周物質の N/Oを計算し，
親星の初期状態と星周物質のN/Oの関係を調べた．そして，これらのX線解析の結果と
シミュレーションの結果を比較することで，RCW 103の親星の初期質量 (10–12 M⊙)と
初期回転速度 (≲ 100 km s−1)を制限することに成功した．超新星残骸の星周物質観測か
ら親星の初期回転速度を制限できたのは初めての例であり，最後にこの結果を使って中心
のコンパクト天体の形成過程についての制限を行なった．今回の研究で確立された星周
物質を用いた親星推定の手法は，今後打ち上げ予定のX線天文衛星XRISMやAthenaに
よって適用可能な天体が増えるため，様々な超新星残骸の親星の物理量を制限して爆発と
親星の関係を探る上で非常に有用な手法になると期待される．
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1

第 1 章

序論

大質量 (≳ 10 M⊙)の恒星は，その一生の間に様々な状態の星に変化し，最期には大規模
な爆発現象である超新星爆発を起こして，中心には中性子星やブラックホールのようなコ
ンパクト天体を残すと考えられている．実際の観測にて，個々の恒星，最期の爆発である
超新星，その後に残ると中性子星の存在は確認されているが，どんな星がどんな爆発を起
こし，どんなコンパクト天体を残すのかはまだ分かっていない．これらの間を観測的に繋
げる手法として，非常に有用なのが超新星残骸と呼ばれる星雲である．超新星残骸は超新
星爆発が起きた後に残る残骸であり，X線で約 1万年に渡って明るく輝く．超新星残骸は
光学的に薄い星雲であるため，付随するコンパクト天体からの放射も直接観測が可能であ
る．また，超新星残骸で輝く物質には，爆発の元の恒星 (親星)内の物質が含まれ，その
元素組成から親星の情報を探ることが可能である．以上のことから，親星と爆発時の元素
合成，コンパクト天体の全ての情報を含み，爆発を起こした恒星の一生を遡ることができ
るという点で，超新星残骸は非常に重要な観測対象と言える．
従来の観測では，爆発時に噴出する物質 (爆発噴出物)が主に注目され，その元素組成
から親星の情報を得ていた．特に親星の質量と爆発噴出物の元素組成は相関していると考
えられており (e.g, Katsuda et al., 2018)，超新星爆発，中性子星と恒星の質量の関係を知
るために非常に重要な役割を果たしていた．しかし，恒星の進化過程や中性子星の形成に
は回転速度や内部の対流状態など他のパラメータも関係していると考えられており (e.g,

Higgins & Vink, 2019)，これらの情報を爆発噴出物から得るのは難しかった．そこで我々
は，恒星から爆発前に吹き出した物質 (星周物質)に着目した．星周物質は，大質量星の
進化の過程で外層から吹き出た星風が周囲に溜まって形成される物質であり，その元素組
成は親星内部の元素組成を強く反映している．星周物質の元素組成は，親星の質量の他に
初期回転速度や対流などのパラメータにも依存するため，超新星残骸においてこれを観測
することで新たに回転や対流の情報を得ることができる．
本修士論文では，第 2章で大質量星の進化と星風について説明し，第 3章で超新星爆発と
超新星残骸，コンパクト天体の性質について説明する．星周物質を使った親星推定を行っ



2 第 1章 序論

た本研究の対象とした天体RCW 103について第 4章で，解析に用いた衛星XMM–Newton

衛星について第 5章で説明する．第 6章で超新星残骸のスペクトル解析，第 7章で恒星進
化モデルシミュレーションによる星周物質の元素組成推定を説明し，第 8章でRCW 103

の親星について議論する．最後に第 9章で本修士論文についてまとめ，星周物質を使った
親星推定の今後の展望についても述べる．
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第 2 章

恒星進化と星風

恒星は中心部で核融合反応を起こしてエネルギーを生み出すことで，自己重力を支えるだ
けの圧力を生み出している．恒星内部の核融合反応は水素の核反応から始まり，重力崩壊
型超新星爆発を起こすような大質量星 (≳ 10 M⊙; e.g, Smartt, 2009)では，中心核で最も
安定な鉄 (56Fe)が合成されるまで元素が順に合成される．その後，恒星は中心のエネル
ギー供給源である核融合反応が止まるために重力崩壊を起こし，超新星爆発を起こす．ま
たこの進化の過程で大質量星は自身の光度が大きい (≥ 100 L⊙; e.g., Ekström et al., 2012)

ため，外層での放射圧が大きくなり，表面にある物質が重力圏から脱出するという現象が
起こる．この現象により吹き出す物質の流れを星風といい，恒星の進化段階に応じてその
速度や内部の元素組成は変化する．以下では，8 M⊙を超える大質量星について，その進
化過程と星風の状態変化，また星風が恒星の周囲に作り出す環境について説明する．

2.1 大質量星の進化過程と元素合成
恒星は観測されるスペクトルの特徴 (スペクトルタイプ)と光度によって種類分けされ，
進化の過程で様々な特徴を持った恒星として観測される．以下の図 2.1に恒星の種類をス
ペクトルタイプと光度で示したHR図を，表 2.1に恒星の各進化段階の典型的な物理量を
示す．重力崩壊型超新星を起こすような大質量星は誕生初期は HR図の左上に位置する
OB型主系列星 (OB星)である．進化が進むと，恒星は半径が拡大し表面温度が下がって
HR図上を右に移動し，漸近巨星分枝星 (AGB星)や赤色超巨星 (RSG)などの巨星になる．
初期質量が∼ 25 M⊙以下の星は，この後超新星爆発を起こすと考えられている．初期質
量が∼ 25 M⊙を超えるような大質量星は，大量に噴き出る星風の影響で恒星の半径が減っ
て再びHR図を左に移動し，青色巨星であるウォルフ・ライエ星 (WR星)になって爆発
すると考えられている (野本憲一他, 2009)．この進化過程の間に恒星の中心では様々な元
素合成反応が起こる．以下では，それぞれの進化段階における恒星内部の元素合成過程に
ついて説明する．
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Fig. 2.—H-R diagram. The areas of the open circles scale to the number of stars per spectral type and luminosity class. The smallest circle represents five or fewer
stars. There are 113,286 stars plotted.

WR星

OB星

RSG

AGB星

図 2.1: HR図 (Sowell et al. (2007)を改変)．横軸はスペクトルタイプ，縦軸は左が絶対等級，右
が太陽の光度に対する光度の大きさを示している．円の大きさは HR図上でその位置にある星の
数を示している．黒の破線楕円は恒星の各進化段階における恒星の種類を示している．
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表 2.1: 各進化段階における恒星の物理量
スペクトルタイプ 表面温度 寿命 ∗ 半径 質量

K yr R⊙ M⊙

OB星 O，B ∼ 104 ∼ 106–7 ∼ 5–10 ≳ 10

AGB星 M ∼ 103 ∼ 105–6 ∼ 102 ∼ 1–10

RSG M ∼ 103 ∼ 104–5 ∼ 102–3 ≳ 10

WR星 O，B ∼ 1045 ∼ 103–5 ∼ 1–10 ∼ 101–2

∗ 恒星が各段階に入ってから次の段階に以降する，もしくは爆発するまでの期間を
示す．

2.1.1 主系列星段階
主系列星段階では主に水素燃焼反応のみが起こり，この反応は∼ 107年続く．水素燃焼
反応では，4個の水素原子核から 1個のヘリウム原子核が合成される．この反応過程には
ppチェイン反応とCNOサイクルがあり，その反応率は温度に依存する．図 2.2に，ppチェ
イン反応とCNOサイクルの反応率に各反応サイクルで生じるエネルギーをかけたエネル
ギー発生率の温度依存性を示す．爆発を起こすような大質量星の中心温度は≳ 30×106(e.g,

Ekström et al., 2012)となっているので，主にCNOサイクルが起こることになる．
大質量星で重要となるCNOサイクルによる水素燃焼反応では，図 2.3に示すように，水
素原子核が炭素 (C)，窒素 (N)，酸素 (O)の原子核に順に捕獲されることで 4個の水素原
子核から 1個のヘリウム原子核が生成される (野本憲一他, 2009)．CNOサイクルは，炭素
と酸素が関与するCNサイクルと炭素と酸素が関与するCOサイクルに分けられ，15N+
1H −−→ 12C + 4Heの反応と，それに対して約 10−4の割合で起こる 15N + 1H −−→ 16O+

γの反応で繋がっている．このサイクルで重要なのは，CNO原子核は水素燃焼において
触媒のような働きをするのに対し，14N + 1H −−→ 15O + γの反応が最も遅いため，反応
が平衡状態に達するとCNO元素のほとんどが 14Nになるという点である．そのため，主
系列星段階の後の巨星段階では，後述するようにCNOサイクルの生成物が対流によって
表面まで運ばれ，恒星表面における 14N/ 12Cや 14N/ 16Oなどの比が主系列星とは大きく
変化する．

2.1.2 巨星段階初期
水素燃焼が進んで水素が枯渇すると，中心部でエネルギーが供給できなくなり，恒星の
中心は自己重力によって収縮する．それに対して外層は膨らんでいくため，表面温度が下
がってHR図上で右に移動する．収縮が進んで中心部の密度と温度が上昇し，中心温度が
∼ 108 Kに達するとヘリウム燃焼が始まり，この燃焼過程は∼ 106年続く．ヘリウム燃焼
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図 2.2: ppチェインと CNOサイクルによる水素燃焼のエネルギー発生率の温度変化 (野本憲一
他, 2009)．ここで T6は T/106を表し，密度は 100 g s−1，恒星の質量に対する水素の総質量の割
合 (質量組成)は 0.7，炭素 (C)，窒素 (N)，酸素 (O)の合計の質量組成は 0.01となっている．
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図 2.3: CNOサイクルの反応過程 (野本憲一他, 2009)．
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過程では，以下の 2.1式で示されるような 3個のヘリウム (He)原子核が融合して炭素原
子核になる反応（トリプルアルファ反応）が起こる (野本憲一他, 2009)．

4He + 4He −−⇀↽−− 8Be, 8Be + 4He −−→ 12C + γ (2.1)

8Beは非常に不安定な原子核であり，10−16秒の寿命で 2個のヘリウム原子核に崩壊する
ため，すぐに 4He+ 4He −−⇀↽−− 8Beの反応は平衡状態に達する．平衡状態に達するとわずか
な量の 8Beが存在できるようになり，その 8Beにさらに 4Heが融合することで 12Cが生成
される．また，生成された 12Cの一部はさらに 4Heが融合することで 16Oが生成されるた
め，ヘリウム燃焼過程によって恒星の中心には主に炭素と酸素が生成されることになる．
ヘリウム燃焼の後，中心には炭素と酸素からなるCOコアが形成され，恒星進化の結果
生じるCOコアの質量は初期質量によって変化する．COコアの炭素燃焼が起こる臨界質
量は 1.07 M⊙であり，8 M⊙を超える大質量星が作るCOコアの質量は≳ 1.2 M⊙である
ため，重力収縮を起こして温度が 6× 108 Kを超えると炭素燃焼が起こることになる．し
かし，恒星の初期質量によって炭素燃焼やそれ以降の燃焼が起こる場所が異なり，恒星は
それぞれ異なる進化を辿ることになる．以下ではヘリウム燃焼以降の星の進化と最期に起
こす重力崩壊について，初期質量ごとにそれぞれ説明する．

2.1.3 巨星段階後期 (8–10 M⊙の星)

初期質量が 8–10 M⊙の星は漸近巨星分枝星になって爆発すると考えられている (e.g.,

Siess, 2010)．漸近巨星分枝星は表面組成が他の恒星と異なり，炭素が多い炭素型星や s過
程と呼ばれる恒星の寿命スケールで起こる中性子捕獲反応で生成された物質が表面に露
出した S型星に分類される．漸近巨星分枝星のCOコアの質量は約 1.2 M⊙であり，燃焼
を起こす臨界質量を超えているが，チャンドラセカール質量を超えていないのでコアを
支える圧力の一部は，電子の縮退圧になる．そのため，縮退度の大きくなる中心ほど温度
が低くなるという温度の逆転現象が起こり，コアの外殻から燃焼が始まり，内部へ伝播す
る．この外殻の燃焼により，COコアの外側にあるヘリウム層で温度勾配が生じ，ヘリウ
ム層よりも外層にある水素が豊富な対流層がヘリウム層へ侵入することで，COコアの外
側には薄いヘリウム層が形成される．薄いヘリウム層の外側では，水素が豊富な対流層が
星の内部に侵入して温度が上昇したことによって水素燃焼殻が形成され，その生成物であ
る 4Heが薄いヘリウム層に供給される．薄いヘリウム層は熱的に不安定であり，ある程度
のヘリウムが供給されると暴走的な燃焼 (ヘリウムフラッシュ)を起こし，温度が急激に
上昇する．この温度上昇により再び対流層が深くまで侵入することになり，水素燃焼殻の
物質が恒星の表面へ運ばれるという現象が起こる (第 3汲み上げ効果)．炭素燃焼の期間は
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∼ 105年であり，CNOサイクルにおける以下の式 2.3の反応時間より少ない．
12C + 1H −−→ 13N+ γ (1.3× 107 yr) (2.2)

14N+ 1H −−→ 15O+ γ (3.2× 108 yr) (2.3)

そのため通常の恒星に比べて炭素や窒素が多い特徴的な元素組成が表面で観測されるこ
とになる．
炭素燃焼は主に以下の式 2.4の反応であり，炭素燃焼後には中心に 16O，20Ne，24Mgか
らなるコアができる．

12C + 12C −−→


20Ne + 4He

23Na + p

24Mg + γ

(2.4)

炭素燃焼の後にできたONeMgコアの燃焼が起こる臨界質量は 1.37 M⊙であり，初期質
量 8–10 M⊙の恒星が作るONeMgコアはそれより小さいため，これ以降の燃焼が起こる
ところまで温度は上がらずコアの電子が縮退することで自己重力を支えるようになる．コ
ア形成後の進化はその間に起こる星風による質量損失に依存しており，初期質量が小さい
とONeMgコアがチャンドラセカール質量に近づく前に外層がなくなってしまい，冷えて
白色矮星になる．初期質量が大きいと外層がなくなる前にONeMgコアの質量がチャンド
ラセカール質量近くまで増え，中心部の電子のフェルミエネルギーが高くなることで以下
の式 2.5の β崩壊反応の逆反応 (電子捕獲反応)が起こる．

24Mg + e− −−→ 24Na + νe (2.5)

この反応によって中心部の電子が減って縮退圧が下がり，恒星が重力収縮して中心部の密
度はさらに上がるので，以下の式 2.6–2.9で示すような他の原子核の電子捕獲反応が次々
と起こることになる．

24Na + e− −−→ 24Ne + νe (2.6)

20Ne + e− −−→ 20F + νe (2.7)

20F + e− −−→ 20O+ νe (2.8)

16O+ e− −−→ 16N+ νe (2.9)

一連の反応により電子は減り続けるため，恒星はコアの密度が原子核程度 (ρ ∼ 1014 g cm−3)

になるまで，重力収縮し続けることになる．

2.1.4 巨星段階後期 (≳ 10 M⊙の星)

初期質量が 10 M⊙以上の星は赤色超巨星やウォルフ・ライエ星などの巨星になって爆
発すると考えられている (e.g, 野本憲一他, 2009)．これらの星は表面光度の変化が主に後
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述の星風の影響によって生じ，中心の元素合成はほとんどそれに影響されない．以下では
初期質量が 10 M⊙以上の星について，ヘリウム燃焼以降の中心の元素合成を説明する．
これらの星は炭素燃焼がコアの中心で起こるため，炭素燃焼の時点では温度勾配の逆転
現象は生じず，対流の侵入による不安定なヘリウム殻が形成されることはない．10 M⊙以
上の星において，炭素燃焼の後に形成されるONeMgコアの質量はコア燃焼が起こる臨界
質量 1.37M⊙を超えている．そのため，コアの温度が∼ 1.3× 109 Kを超えると，以下の
式 2.10–2.12で示すようなネオン燃焼反応が起こり，この燃焼は∼ 102年続く．

20Ne + γ −−→ 16O+ 4He (2.10)

20Ne + 4He −−→ 24Mg + γ (2.11)

24Mg + 4He −−→ 28Si + γ (2.12)

この燃焼ではネオン (Ne)が光分解することで酸素とヘリウムになり，ネオンがヘリウム
を捕獲して，マグネシウム (Mg)，ケイ素 (Si)が合成される．初期質量が 10–12 M⊙の星
で形成されたコアの質量はネオン燃焼が起こる臨界質量 1.37M⊙を超えているが，チャン
ドラセカール質量を超えていない．そのため，8–10 M⊙の星のCOコアと同様に中心部が
弱く縮退しコアの温度の逆転現象が起こるため，ネオン燃焼殻で暴走的な燃焼が生じる．
これにより，8–10 M⊙の星と同じく内部に対流が生じ，内部で合成された物質が星の表
面へ運ばれる現象が起こる．これに対して，≥ 12 M⊙の星が形成するコアは常に臨界質
量を超えているため，コアの温度勾配が逆転することはなく，常に中心から元素合成が始
まるため，星の表面へ物質を運ぶような対流は生じない．
ネオン燃焼以降の進化は 10–12 M⊙の星と≥ 12 M⊙の星で違いはなく，コアの中心の
温度が∼ 3× 109 Kを超えると酸素燃焼が，∼ 4× 109 Kを超えるとケイ素燃焼が起こる．
これらの燃焼過程は大質量星が爆発する前の数年の間に起こる．酸素燃焼ではケイ素が合
成され，それがヘリウムを捕獲することで，イオウ，アルゴン，カルシウムが合成されて
いく．ケイ素燃焼は温度によって合成できる元素が変化し，< 5 × 109 Kではケイ素が
完全に燃え尽きることはなく，一部のケイ素にヘリウムが捕獲されることで，56Ni，カル
シウム，クロム，マンガンなどが合成され，56Niはベータ崩壊をして 56Coや 56Feができ
る (不完全ケイ素燃焼)．> 5× 109 Kではケイ素がほとんど燃え尽き，56Ni，コバルト，
ニッケル，亜鉛などのより重い鉄属元素が合成され，56Niの陽子数と中性子数が共に 28

であることから，合成される元素の大部分を占めることになる (完全ケイ素燃焼)．ケイ素
燃焼ののち，中心には最も安定した元素である 56Feのコアが形成されることになり，元
素合成反応は止まる．
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2.2 大質量星の星風
2.1で説明したように，大質量星は進化の過程で様々な元素反応を起こし，中心や表面
の元素組成を変化させる．大質量星は一般に，進化の過程で星風によって質量を損失して
おり，星風の速度や吹き出していく量 (質量損失率)，内部の元素組成も進化段階によって
変化する．以下では特に大質量星 (≳ 10 M⊙)における星風の特徴について，速度や質量
損失率，元素組成の観点から説明する．

2.2.1 星風の吹き出す機構と観測
まず放射圧によって星風が吹き出す機構を説明する．恒星内部では，主に放射と対流に
よってエネルギー輸送が行われる．放射によって運ばれるエネルギーは，星の大気が光を
吸収する量 (opacity)が小さいほど大きくなる．大質量 (≳ 10 M⊙)の主系列星は，太陽な
どの低質量の恒星と違って外層の温度が高いため表面の opacityが小さく，放射によるエ
ネルギー輸送が支配的な放射層が表面に形成される．放射層にあるガス粒子は自由電子の
散乱によって圧力を受けるので，天体からの放射によって外層のガス粒子は放射圧と呼ば
れる圧力を受けることになる．この圧力を Pradとすると半径 rの球面を単位時間あたり
に通過する放射エネルギー Lとの関係は以下の式 2.13のようになる．

dPrad

dr
= − κρ

4πr2
L (2.13)

ここで κは opacity，ρはガスの密度である．これを静水圧平衡の式に代入してガスの圧力
勾配の条件 dPgas

dr
< 0を考えると，恒星の外層の物質が放射圧によって重力による束縛を

振り切って吹き出ていく光度 (エディントン光度)を求めることができる．以下の式 2.14

に外層のガスが全てイオン化した水素ガスであった時のエディントン光度の式を示す．

LEdd =
4πcGMs

κ
≈ 3.3× 104

(
Ms

M⊙

)
L⊙ (2.14)

ここでGは重力定数，Msは恒星の質量，cは光速である (野本憲一他, 2009; Rybicki &

Lightman, 1979)．式 2.14から質量が≳ 10M⊙のOB型主系列星のエディントン光度を計
算すると，5.51 log( Ms

10M⊙
L⊙)になる．非常に激しい質量放出が観測されている η Car (e.g,

Smith et al., 2003)のような星を除いて，多くの恒星でエディントン光度には数倍足りな
い．そのため，定常的な星風による質量放出を説明するには自由電子の散乱による放射圧
以外の圧力も考慮する必要がある．
自由電子の散乱以外の影響としては，原子に束縛された電子が光子によって励起される
ことによって起こる共鳴散乱が考えられている．共鳴散乱は特定のエネルギーの光子に
よって起こされる吸収であり，恒星のスペクトルで非常に狭い線構造で現れる．そのた
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め，共鳴吸収によって駆動される星風はライン駆動星風とも呼ばれる (e.g, Owocki, 2004)．
特定のエネルギーに対してだけにはなるが，共鳴散乱の opacityは自由電子の散乱による
opacityの約 1000倍にもなるため星風を駆動する機構として重要な役割を果たす．また，
外層の運動している大気粒子は光子の散乱を受ける際に，光子のエネルギーがドップラー
偏移することになるので，恒星から出た様々なエネルギーを持った光子は様々な速度を
持った外層粒子に効率的に散乱されることになる．そのため，特定エネルギーの吸収しか
起こらない共鳴散乱であっても，連続的な放射である恒星光のエネルギーを効率的に吸収
して放射圧を受けることができるようになる．恒星の外層では主にこの共鳴散乱によって
紫外線のエネルギー帯の光を吸収して放射圧を受ける．以上の効果と自由電子の散乱によ
る放射圧と合わせて，主系列星の外層にあるガス粒子は加速され，脱出速度を超えると星
風として放出されると考えられている (e.g, Owocki, 2004)．放射圧以外に星風を駆動する
機構として恒星質量の回転による遠心力も考えられ，これは主に星風の出ていく量 (質量
損失率)に影響を与える．
星風はその速度，質量損失率，元素組成などによって特徴つけられる．速度は主に星の
脱出速度に依存し，各進化段階における恒星質量と半径に依存する．質量損失率は，放射
圧の大きさと恒星の回転による遠心力に依存する．放射圧は光度と大気全体での共鳴散
乱の散乱断面積に依存し，前者は恒星の質量に，後者は恒星大気の金属量に依存する．元
素組成はその時期の恒星表面の元素組成を反映しており，それは 2.1章で説明したように
恒星の質量で変化する．以上のことから，星風の速度や質量損失，元素組成などの物理量
は，恒星の質量，回転，金属量に依存することになる．
次に星風の物理量について観測からわかることを説明する．星風が吹いている時には，
以下の図 2.4に示すP Cygプロファイルと呼ばれる特徴的なスペクトルが観測される．星
風は恒星の周囲に吹き出ており，観測者に対して様々な方向へ飛んでいるため，星風から
の輝線放射はその速度分布に応じて広がることになる．一方で，恒星からの放射は，観測
者と恒星の間にある星風のみに吸収されるため，青方偏移した波長帯に吸収線が現れる．
そのため，このようなスペクトルが観測されることで，星風の速度と質量損失率は決める
ことができる．また，de Jager et al. (1988)によって，恒星の質量損失率は，主に恒星の
光度と有効温度に依存することが観測された恒星の物理量から示唆されている．HR図上
に恒星の質量損失率をプロットした図を 2.5に示す．これを見ると，同じ光度の星は有効
温度が下がることによって質量損失率が上がる傾向にあることがわかり，恒星は主系列星
から赤色巨星段階へ進化していくと質量損失率が上がることがわかる．

2.2.2 恒星の各進化段階における星風
表 2.2に天の川銀河系内の恒星進化の各段階における星風の速度，質量損失率，特徴的
な元素組成を示す．星風の速度は典型的にそれぞれの星の脱出速度程度になることが知ら
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図 2.4: P Cygプロファイル (野本憲一他, 2009)．左：観測者から見た恒星とその星風の位置関係．
中心の円は恒星を表し，周囲のグレースケールは星風を表す．右：P Cygプロファイルの概念図．

れている．以下では，恒星進化の各段階における星風について，観測された物理量とその
特徴，理論的理解について説明する．

主系列星段階
表2.3に天の川銀河のOB型星の観測から求められた星風の物理量を示す．これらの観測
結果にまとめたように，天の川銀河のOB型星の星風は典型的に質量損失率が−(5–7) log[Ṁ/(M⊙ yr−1)]，
速度が∼ 103 km s−1である．またOB星の元素組成が銀河系の元素分布とほとんど一致
している (Daflon et al., 2001)ことから，星風には恒星が形成されたときの物質のみが含
まれており，内部で合成された物質は含まれていないと考えられる．

漸近巨星分枝星段階
漸近巨星分枝星は 2.1.3章で説明したように，表面に水素燃焼殻の物質の一部が運ばれ
る．そのため，漸近巨星分枝星の星風には，炭素と窒素が豊富な水素殻燃焼物質が含まれ
ると考えられる．表 2.4に天の川銀河の漸近巨星分枝星の観測から求められた星風の物理
量を示す．これらの観測結果にまとめたように，天の川銀河の漸近巨星分枝星の星風は典
型的に質量損失が−(4–6) log[Ṁ/(M⊙ yr−1)]，速度が∼ 10 km s−1である．
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図 2.5: HR図上の恒星と質量損失率の関係 (de Jager et al., 1988)．横軸が有効温度，縦軸が太陽
の光度に対する光度の大きさの対数を表している．小さな数字は星の IDを示しており，円で囲ま
れた数値は質量損失率の絶対値

∣∣∣log[Ṁ (M⊙ yr−1)]
∣∣∣を示しており，そこから続く一点鎖線は同じ

質量損失率を持つ恒星のHR図上での分布を示している．
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表 2.2: 各進化段階における星風の物理量

恒星の寿命 星風速度 質量損失率 星風の元素組成
yr km s−1 log[Ṁ/(M⊙ yr−1)]

主系列星 ∼ 106–7 a ∼ 103 b −(5–7) b 特徴なし
AGB星 ∼ 105–6 a ∼ 10 c −(4–6) c 炭素と窒素が豊富
RSG ∼ 104–5 a ∼ 10 d −(4–6) d 終盤は窒素が豊富
WR星 ∼ 103–5 a ∼ 103 e −(4–6) e 窒素が豊富，酸素と炭素が豊富
a Kippenhahn et al. (2013)
b Markova et al. (2004); Markova & Puls (2008)
c González Delgado et al. (2003)
d Mauron & Josselin (2011)
e Sander et al. (2012)

赤色超巨星段階
表 2.5に天の川銀河の赤色超巨星の観測から求められた星風の物理量を示す．これら
の観測結果にまとめたように，天の川銀河の赤色超巨星の星風は典型的に質量損失率が
−(4–6) log[Ṁ/(M⊙ yr−1)]，速度が∼ 10 km s−1である．また超新星やベテルギウスの観
測から，赤色超巨星の表面元素組成は主系列星と異なり，窒素が炭素や酸素に比べて豊富
にあることが分かっている (e.g., Lambert et al., 1984; Davies & Dessart, 2019)．これは
CNOサイクルによって窒素が過剰になった層の一部が，星風の質量損失によって表面に
露出することで生じる現象であると考えられている (e.g., Davies & Dessart, 2019)．以上
のことから，赤色超巨星段階における星風には，CNOサイクルで生成された重元素が含
まれると考えられる．
漸近巨星分枝星や赤色超巨星のような巨星は，主系列星と違って表面温度が低く，表面
の不透明度が大きくなるためにエネルギー輸送は対流による効果が支配的なる．そのた
め，放射圧では質量放出をすることができず，星風を説明するには主系列星とは違う機構
を考える必要がある．赤色巨星の星風機構としては，太陽コロナの機構を拡張した磁場流
体シミュレーションによる再現 (Suzuki, 2007)などがあるが，まだ確立された理論はない．

ウォルフ・ライエ星段階
初期質量が∼ 25 M⊙を超えるような大質量星は，赤色超巨星段階を経たあと，再びHR

図を左に移動して青色巨星であるウォルフ・ライエ星になって爆発すると考えられてい
る (野本憲一他, 2009)．ウォルフ・ライエ星は，ヘリウム，窒素，炭素，ケイ素，酸素の
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表 2.3: 天の川銀河のOB主系列星とその星風の物理量

恒星の名前 スペクトルタイプ 有効温度 光度 質量損失率 星風速度
103 K logL/L⊙ log[Ṁ/(M⊙ yr−1)] 103 km s−1

HD 66811 O4I 39.2 5.82 -5.19 2.30

HD 14947 O5I 37.7 5.65 -5.11 2.30

HD 210839 O6I 36.2 5.68 -5.29 2.20

HD 34656 O7II 34.7 5.10 -6.21 2.15

HD 36861 O8III 33.6 5.42 -6.10 2.40

HD 37043 O9III 31.4 5.54 -5.92 2.30

HD 24431 O9III 31.4 5.24 -6.52 2.15

HD 190603 B1.5 Ia+ 19.5 5.92 -5.24 0.49

HD 206165 B2 Ib 19.3 5.11 -5.18 0.64

HD 191243 B5 Ib 14.8 4.70 -5.12 0.47

HD 199478 B8 Iae 13.0 5.08 -5.17 0.23

HD 212593 B9 Iab 11.8 4.79 -5.15 0.35

∗ O型主系列星 (Markova et al., 2004)，B型主系列星 (Markova & Puls, 2008)

輝線が含まれており，かつ水素の輝線が弱いか存在しないことが特徴である．また，特
に窒素の輝線が支配的なものをWN型星，炭素や酸素の輝線が支配的なものをWC型星
などと分類している．これは，外層が星風によって吹き出たことによって，水素燃焼層
のほとんどが失われヘリウム層が表面に露出している恒星であると考えられている (野本
憲一他, 2009)．WN型は窒素過剰な水素燃焼層の生成物が含まれるヘリウム層が露出し
ている状態で，WC型はさらに内部にある炭素や酸素が生成されるヘリウム燃焼層が露出
している状態であると理解される．以上のことからウォルフ・ライエ星の星風には，水
素燃焼層の生成物やヘリウム燃焼層の生成物が含まれると考えられる．表 2.6に天の川
銀河のウォルフ・ライエ星の観測から求められた星風の物理量を示す．これらの観測結
果にまとめたように，天の川銀河のウォルフ・ライエ星の星風は典型的に質量損失率が
−(4–6) log[Ṁ/(M⊙ yr−1)]，速度が∼ 103 km s−1である．
ウォルフ・ライエ星は主系列星と同じく表面が放射層になっているため，基本的には主
系列星と同じく自由電子の散乱による放射圧と共鳴散乱による放射圧で星風が吹き出す機
構は説明される．しかし，同じような光度であるにも関わらず，質量損失率は主系列星よ
りも大きく，主系列星よりも強い圧力を受けていると考えられる．これは，炭素や窒素，
酸素などの輝線の観測からも分かるように，ウォルフ・ライエ星の外層の元素組成が主系
列星の時とは違うことが原因であるとされている．主系列星の外層では，共鳴散乱による
放射圧は主に水素が受けるので，電離状態によって決まるエネルギー帯域が限られる．こ
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表 2.4: 天の川銀河の漸近巨星分枝星とその星風の物理量

恒星の名前 スペクトルタイプ 有効温度 光度 質量損失率 星風速度
103 K 103 L/L⊙ log[Ṁ/(M⊙ yr−1)] km s−1

TX Cam M 1.8 8.4 -5.15 18.5

R Hya M 2.1 6.5 -5.89 4.0

GX Mon M 1.5 8.0 -4.40 24.0

WX Psc M 0.9 10.0 -5.00 19.3

∗ González Delgado et al. (2003)

表 2.5: 天の川銀河の赤色超巨星とその星風の物理量
恒星の名前 有効温度 光度 質量損失率 星風速度

103 K 103 L/L⊙ log[Ṁ/(M⊙ yr−1)] km s−1

α Ori 3.8 56 -5.82 15

S Per 3.5 86 -5.12 20

VY CMa 3.4 295 -4.40 47

NML Cyg 3.3 331 -3.85 34

∗ Mauron & Josselin (2011)

れに対してウォルフ・ライエ星の外層には恒星内部で合成された炭素や窒素，酸素などの
重元素が支配的になるため，散乱を受けることのできるエネルギー帯域が増える．そのた
め，ドップラー偏移によって広がった各元素の共鳴散乱のエネルギーが，あるエネルギー
領域では重なるという現象が起こる．これによって恒星大気の共鳴散乱の opacityが上が
ることになり，より多くの圧力を受けることができると考えられている (Owocki, 2004)．

2.3 星風が恒星の周囲に作り出す環境
2.2.2章で説明したように，星風の物理量は恒星の各進化段階で大きく変化する．その
ため，星風が恒星の周辺環境に及ぼす影響も各進化段階において変化し，爆発直前の恒星
の周囲には，様々な物理量を持った過去の星風によって特徴的な構造が形成されると考え
られる (e.g., Chevalier, 1999)．以下では，星風が恒星の周囲に作り出す環境について，観
測的事実を紹介し，簡単なモデルを使って理論的に説明する．
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表 2.6: 天の川銀河のウォルフ・ライエ星とその星風の物理量
恒星の名前 スペクトルタイプ 有効温度 光度 質量損失率 星風速度

103 K logL⊙ log[Ṁ/(M⊙ yr−1)] 103 km s−1

WR 102 WO2 200 5.68 -5.15 5

WR 38 WC4 126 5.2 -4.66 3.2

WR 4 WC5 79 5.3 -4.68 2.5

WR 5 WC6 79 5.45 -4.65 2.1

WR 14 WC7 71 5.3 -4.75 2.2

WR 57 WC8 63 5.3 -4.84 1.8

WR 81 WC9 45 5.15 -4.70 1.6

WR 58 WN4/WCE 79 5.15 -4.80 1.6

WR 126 WN5/WN 63 5.43 -5.44 2.0

WR 26 WN7/WCE 79 5.95 -4.01 2.7

∗ Sander et al. (2012)

2.3.1 主系列星風と恒星風バブル
図 2.6にバブル星雲の可視光画像を示す．このバブル星雲は，主系列星の星風によって
形成されると考えられている．高速 (∼ 103 km s−1)な主系列星の星風は，周囲の星間物
質と衝突して，外側に進む順行衝撃波と内側に戻ってくる逆行衝撃波の 2種類の衝撃波構
造を形成する (Rivera-Ortiz et al., 2019)．順行衝撃波は星間物質を掃き集めて，薄く高密
度なシェル (主系列星シェル)を形成することが理論的に示唆されており (e.g, Pikel’Ner,

1968; Weaver et al., 1977)，これは例えば青色巨星であるへびつかい座ゼータ星 (ζ Oph)

の周囲にあるシェル構造の可視光や紫外線の観測結果 (e.g, Herbig, 1968; Morton, 1975)

と一致する．逆行衝撃波は恒星から吹き出す星風を加熱し，主系列星シェル内部の領域
は温度が上昇するため，主系列星シェルの半径は広がっていく．これによって，主系列星
シェル内部には，高温 (∼ 106 K)低密度 (∼ 10−2 cm−3)の恒星風バブルが形成されると考
えられている (Castor et al., 1975)．これは，バブル中の恒星風が逆行衝撃波と衝突して
X線を出すことによって観測されている (e.g., Arnaud, 1996)．
次に，この恒星風バブルの進化について考える．恒星風バブルは，星間物質との衝突で
生じた衝撃波が成長することで形成される．主系列星の星風は高速 (∼ 103 km s−1)であ
るため，主系列星シェルに主系列星期間中に吹き出たの全ての星風が溜まることになる．
そのため，主系列星段階の全星風が持つ運動エネルギーと掃き集めた星間物質の内部エネ
ルギーが釣り合った時に，恒星風バブルの膨張は止まると考えられる．星風から供給さ
れるエネルギーは星風の持つ運動エネルギーなので，釣り合いの式は以下の式 2.15で書
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Figure 1. NOT colour-composite view of the Bubble Nebula (a.k.a.
NGC 7635). Red, green, and blue correspond to [S II], H α, and [O III].

Although hot gas can be easily produced by the strong winds of
massive O stars, not many wind-blown bubbles (WBBs) within the
H II regions around single hot stars have been detected by X-ray
satellites. The hot bubble around the runaway O 9.5V star ζ Oph
is so far the only case (Toalá et al. 2016b). ζ Oph is the closest
runaway massive star at a distance of 222 pc (Megier et al. 2009).
Toalá et al. (2016b) argue that the soft diffuse X-ray emission seems
to be powered by hydrodynamical mixing at the wake of the bow
shock as predicted by the radiation-hydrodynamic models presented
by Mackey et al. (2015).

It is crucial to study the feedback from single massive stars in
order to understand this effect and extrapolate to the more complex
case of OB associations. For this, we have selected a key object
for a detailed study of a WBB around an O-type star. The iconic
Bubble Nebula (a.k.a. NGC 7635) encompasses the O-type star
BD+60◦2522 (O 6.5 III) and is associated with the ionized H II re-
gion S 162 (Maucherat & Vuillemin 1973). This region has uniquely
simple morphology, which allows to disentangle the effects of the
stellar wind and the reach of the ionization photon flux effect (see
Fig. 1). Wide-field optical images as those presented by Moore et al.
(2002) show that the Bubble Nebula is located within an ionized
cavity with an extension of ∼12 arcmin along the north–south
direction. More recently, the Hubble Space Telescope (HST) has
produced an exquisite view of the Bubble Nebula.1 BD+60◦2522 is
the only apparent source of ionization and mechanical energy. This
makes the Bubble Nebula the perfect object to study the interaction
of fast stellar winds with the ionized interstellar medium from a
massive single star and the formation of a hot bubble.

With this in mind, we have carried out a multiwavelength study
of the Bubble Nebula in optical, UV, and X-rays. This paper is
organized as follows. In Section 2, we present our observations.
Section 3 presents the stellar atmosphere analysis of the central star
of the Bubble Nebula, BD+60◦2522. Section 4 presents our results.

1https://www.nasa.gov/sites/default/files/thumbnails/image/p1613a1r.jpg

Finally, the discussion and summary are presented in Sections 5 and
6, respectively.

2 O B S E RVAT I O N S

2.1 Optical images and spectroscopy

We have obtained [S II], H α, and [O III] narrowband images of the
Bubble Nebula on 2015 July 17–18 with the Alhambra Faint Object
Spectrograph and Camera (ALFOSC) at the 2.5 m Nordic Optical
Telescope (NOT) at the Observatorio del Roque de los Muchachos,
La Palma (Spain). The central wavelengths and bandpasses of the
three filters are 6725 Å and 10 Å for [S II], 6563 Å and 33 Å for H α,
and 5010 Å and 43 Å for [O III], respectively. The total exposure
times were 1800, 1500, and 900 s for the [S II], H α, and [O III]
images, respectively. The averaged seeing during the observations
was ∼0.7 arcsec. The final colour-composite image of the Bubble
Nebula is presented in Fig. 1.

We have also obtained cross-dispersed high-resolution Fibre-fed
Echelle Spectrograph (FIES) observations of BD+60◦2522 at the
NOT (Telting et al. 2014) on 2015 July 19. The high-resolution
mode (HIGH-RES, R = 67 000) was used to acquire a spectrum in
the 3700–7300 Å range without gaps in a single fixed setting. The
total exposure time was 800 s.

A set of 12 long-slit, high-resolution spectroscopic observations
were obtained at the Observatorio Astronómico Nacional in San
Pedro Mártir, Mexico, using the Manchester Echelle Spectrometer
(MES-SPM) mounted on the 2.1 m telescope. Spectra were obtained
on 2015 August 11–15 and another six on 2019 November 6. The
slit, with a fixed length of 5.5 arcsec and width set to 150 µm
(#1.9 arcmin), was placed at several positions covering different
spatial features in the nebula (see Fig. 2). For both observation
runs, we used a 2048 × 2048 pixels E2V CCD with a pixel size of
13.5 µm per pixel with a 2 × 2 binning corresponding to a spatial
scale of 0.351 arcsec per pixel. The filter centred on the [O III]
λ5007 emission line (with $λ = 50 Å) was used to isolate the
echelle 114th order leading to a spectral scale of 0.043 Å pixel−1.
All the spectra were taken with exposures of 1800 s and the seeing
was ∼2 arcsec for all observations as estimated from the full width
at half-maximum (FWHM) of stars in the field. The wavelength-
calibration was performed with a ThAr arc lamp with an accuracy
of ±1 km s−1. The spectral resolution is given by the FWHM of the
arc lamp emission lines and is estimated to be # 12 ± 1 km s−1. As
we are primarily interested in the kinematical information no flux
calibration was performed. The resultant spectra are presented in
Fig. 3.

All optical data (images and spectra) described in this section
were reduced using standard IRAF procedures (Tody 1993).

2.2 XMM–Newton observations

The Bubble Nebula was observed by the European Space Agency
XMM–Newton X-ray telescope on 2015 June 18 (Observation
ID 0764640101; PI: M.A. Guerrero) using the European Photon
Imaging Cameras (EPIC) in Full Frame Mode with the medium
optical blocking filter. The total exposure times for the pn, MOS1,
and MOS2 cameras were 51.8, 63.5, and 63.4 ks, respectively.

In order to analyse the X-ray observations of the Bubble Nebula,
we used the XMM–Newton Science Analysis Software (SAS) version
15.0 and the calibration access layer available on 2017 July 3.
The Observation Data Files were reprocessed using the SAS tasks
epproc and emproc to produce the corresponding event files. Periods
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図 2.6: バブル星雲NGC7635の可視光画像 (Toalá et al., 2020)．赤が S II輝線に対応する 6725Å，
緑がHα輝線に対応する 6563Å，緑がO III輝線に対応する 5010Åの放射をそれぞれ表している．
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ける．
1

2
Ṁv2wτms =

(
4

3
πr3wb

)
3

2
pi (2.15)

ここで，Ṁは主系列星の質量損失率，vwは星風の速度，τmsは主系列星の寿命，rwbは恒星
風バブルの半径，piは星間物質の圧力である．ここから，天の川銀河における典型的な主
系列星の星風の物理量 (表 2.2)と典型的な星間物質の圧力 (104 cm−3 K; Berghöfer et al.,

1998)で規格化して恒星風バブルの半径を計算すると以下の式 2.16のようになる．

rwb = 73.5

(
Ṁ

10−6 M⊙

)1/3 ( vw
103 km s−1

)2/3
×
(

pi/k

104 cm−3 K

)−1/3(
τms

107 yr

)1/3

pc

(2.16)

本論文で用いた恒星進化シミュレーション (7章を参照)から超新星爆発を起こすような星
の恒星風バブルの半径の最小値は以下の式 2.17のようになる．

rwb = 15.6

(
Mw

9.5× 10−1 M⊙

)1/3

×
( vw
103 km s−1

)2/3( pi/k

104 cm−3 K

)−1/3

pc.

(2.17)

2.3.2 巨星の星風による周辺環境の変化
赤色超巨星からの星風は衝撃波構造を作らず，低速 (∼ 10 km s−1)なため，ある程度一
定の流量を持って広がっていく流体と考えられる．そのため，星風ガス流体の運動量と恒
星風バブルの物質の圧力から受ける力が等しくなったときに膨張が止まると考えられる．
赤色超巨星風で形成される星周物質の半径を rRSG，恒星風バブル内の周辺圧力を pwbと
するとつりあいの式は以下の式 2.18のようになる．

pwb =
Ṁvw
4πr2RSG

(2.18)

ここで Ṁ は質量損失率，vwは星風の速度である．この式から，天の川銀河における典型
的な赤色超巨星の星風の物理量（表 2.2）と恒星風バブルの圧力 (104 cm−3 K Castor et al.,

1975)で規格化して rRSGを計算すると以下の式 2.19のようになる．

rRSG ≤ 2.6

(
Ṁw

1× 10−5 M⊙ yr−1

)1/2 ( vw
15 km s−1

)1/2
×
(

pwb/k

104 cm−3 K

)−1/2

pc

(2.19)
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次に，ウォルフ・ライエ星からの星風による周辺環境の影響を考える．恒星がウォル
フ・ライエ星段階に入ると表 2.2に示す通り，恒星風の速度が速くなる．ウォルフ・ライ
エ星の周囲には，低速 (∼ 10 km s−1)で進む赤色超巨星風が存在するので，それらを掃き
集めて主系列星シェルと同様のシェルを形成して広がっていく．ウォルフ・ライエ星のこ
のシェルは，惑星状星雲の一種であり，Hα線などで観測されている (Frew et al., 2013)．
このシェルの速度は速度の違う流体が作る不連続面の速度で求めることができ，典型的な
速度は 100–200 km s−1と求められている (Chevalier & Imamura, 1983; Chevalier, 2005)．
後述の恒星進化モデル (7章)の計算から，本論文では爆発する恒星を 60 M⊙以下の大質
量星と考えている．これらの大質量星の寿命を考えると，103–4年であり，それを考慮す
るとウォルフ・ライエ星が作るシェルの半径 rWRは 2.5 pc以下と考えられる．
以上の計算から，超新星爆発を起こす直前の星周環境の模式図を図 2.7に示す．恒星に
遠いところから順に，高密度の主系列星シェル，低密度の恒星風バブルが存在する．赤
色超巨星で最期を迎えるような比較的軽い星は，赤色超巨星風領域が星の周囲に広がり，
もっと重い星はウォルフ・ライエ星風領域が広がっていることになる．これらの星周物質
は超新星残骸に掃き集められて超新星残骸のシェル付近で明るく輝く．そのため，超新星
残骸の星周物質観測では，この位置関係から集められた物質の量などを推定することが重
要になる．超新星残骸における星周物質については，次の 3章で説明する．

RSG Wind

RSG Wind

WR Wind

Stellar bubble Stellar bubble

ISM + MS Wind

RSG WR

rRSG < 2.6 4.50

(pc)

(a)

4.50

(pc)

(b)

rwb ≥ 15.6 rWR < 2.5 rwb ≥ 15.6

ISM + MS Wind
～ ～ ～ ～

図 2.7: 左：赤色超巨星で最期を迎える比較的低質量の星の爆発前の星周構造．青がMSシェル，
灰色が恒星風バブル，赤が赤色超巨星風によって形成される星周物質をそれぞれ示している．右：
ウォルフ・ライエ星で最期を迎える比較的高質量の星の爆発前の星周構造．オレンジ色はウォル
フ・ライエ星風によって形成される星周物質を示し，それ以外の色は左図と同じ対応になっている．
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第 3 章

超新星爆発・超新星残骸とコンパクト天体

3.1 超新星爆発と超新星残骸

3.1.1 超新星爆発の分類
超新星爆発は，その爆発機構から主に電子捕獲型，重力崩壊型，Ia型の 3種類に分けら
れる．2.1章で説明してきた大質量星は電子捕獲型や重力崩壊型の超新星爆発を起こす．
以下ではそれぞれの分類について説明する．

電子捕獲型超新星爆発
2.1.3章で説明したような，8–10 M⊙の初期質量を持つ星は，ヘリウム燃焼後の電子捕
獲反応によって重力崩壊を起こすと理論的に考えられている．重力崩壊を起こした後の進
化は球対称流体計算 (Kitaura et al., 2006)や多次元流体計算 (Janka et al., 2008)によっ
て調べられており，原子核程度の密度になったコアに落ち込んでくる物質が反跳して生じ
る衝撃波によって外層が吹き飛ばされる．この超新星爆発は，比較的低質量の星が爆発し
ていることから分かるように，外層の密度が非常に低く重力崩壊型超新星爆発に比べて
爆発が起こりやすい．一方で，爆発エネルギーは 1050 ergと重力崩壊型超新星爆発よりも
1桁低い．この爆発でも重力崩壊型超新星爆発と同じく中心にはコンパクト天体が残ると
考えられている．先行研究の元素合成計算では，56Niの合成量が 0.003太陽質量程度であ
り，通常の重力崩壊型超新星爆発の 0.07太陽質量の 20分の 1程度であることが分かって
いる (Hoffman et al., 2008; Wanajo et al., 2009)．
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重力崩壊型超新星爆発
2.1.4章で説明したような 10 M⊙以上の初期質量を持つ星は，最も安定した元素である

56Feのコアが形成された後，元素合成反応が止まるため，コアをささえるエネルギーが無
くなり，重力収縮を起こす．重力収縮によってコアが高温になると，以下の式 3.1で示す
光分解を起こして鉄は最終的に陽子と中性子に分解される．

56Fe −−→ 13 4He + 4n− 124.4 MeV (3.1)

4He −−→ 2 p + 2n− 23.8 MeV (3.2)

ここで生成された陽子は電子を捕獲して中性子になり，コアは中性子過剰になり圧力が急
激に低下する．これにより星の外層にある物質は急激にコアに向かって落ち込む爆縮と
呼ばれる激しい落下を引き起こす．この物質が中心の中性子過剰核 (原始中性子星)の表
面で反跳することによって外向きの衝撃波が形成され，外層を吹き飛ばす．この描像は 3

次元爆発シミュレーション (Takiwaki et al., 2016)などによって再現されている．爆発に
よって約 1053 ergのエネルギーが解放されるが，大部分をニュートリノが持ち去るため，
運動エネルギーとしては 1051 ergのエネルギーが解放される．これによって星の外層は爆
発噴出物として吹き飛ばされ，中心には中性子やブラックホールといったコンパクト天体
が残る．重力崩壊型超新星では，鉄などの中心付近で合成された重い元素は爆発時に中
心で形成された中性子過剰コアに落ち込み，外部にはほとんど放出されない．そのため，
重力崩壊型超新星爆発の爆発噴出物では比較的軽い元素である酸素，マグネシウム，ネオ
ン，ケイ素などの元素が多く観測される．

Ia型型超新星爆発
超新星爆発には上記の爆発に加えてもう 1つ，白色矮星によって生じる Ia型超新星爆発
がある．Ia型超新星爆発は，チャンドラセカール質量 (∼ 1.4 M⊙)に達した白色矮星が自
身の重力を電子の縮退圧で支えられなくなることによって起こると考えられている．重力
収縮によって中心の密度と温度が上昇した白色矮星の内部では，炭素と酸素の燃焼によっ
て核融合反応が爆発的に進み，このエネルギーによって爆発が生じる．Ia型超新星爆発で
は，重力崩壊型や電子捕獲型超新星爆発と違ってコアを残さない．Ia型超新星爆発の核反
応モデルでは，酸素，ネオン，マグネシウムなどは燃えずに残り，ケイ素や鉄のような元素
が選択的に合成されると考えられている (e.g., Nomoto, 1982; Iwamoto et al., 1999)．爆発
に至る過程としては，伴星からの質量降着を受けるというモデル (Single Degenerateモデ
ル Whelan & Iben, 1973)と白色矮星の連星が合体するというモデル (Double Degenerate

Webbink, 1984; Iben & Tutukov, 1984)の 2種類が考えられているが，未だに決着はつい
ていない．
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3.1.2 超新星残骸とその進化
超新星爆発によって星から噴き出した物質は爆発噴出物と呼ばれ，生じた衝撃波は星間
物質 (Interstellar Medium: ISM)や星風が形成した星周物質 (Circumstellar Matter: CSM)

を掃き集めながら膨張していく．この爆発の残骸を超新星残骸と呼び，爆発後も約 10万
年の間明るく輝く．以下では，その膨張段階の進化について説明する．

自由膨張期
超新星爆発の後，掃き集めた星間物質，星周物質の質量が爆発噴出物の質量に比べて十
分に小さい間は，爆発発噴出物は減速を受けずに膨張する．運動エネルギーとして解放さ
れた爆発のエネルギーのほとんどは爆発噴出物の運動エネルギーへと変換されるため，爆
発噴出物の膨張速度は∼ 104 km s−1に達し，周辺のガスの音速 (∼ 10 km s−1)よりも十
分速くなる．このため，前方に順行衝撃波と呼ばれる衝撃波が生じ，この衝撃波によって
星間物質が掃き集められていく．掃き集められた星間物質の質量MISMは以下の式 3.3で
表され，これが爆発噴出物の質量と同程度になると自由膨張期は終わる．

MISM =
4

3
πR3

sµmHn0 (3.3)

ここで，µは平均分子量，mHは水素の質量，n0は ISM中の水素の密度，Rsは自由膨張期
の膨張半径を表している．爆発噴出物の質量Mej，衝撃波の速度 vs，自由膨張期の膨張半
径Rsには以下の式 3.4，3.5の関係があるため，これを使って自由膨張期のタイムスケー
ル tは式 3.6と求められる．

vs =

√
2E

Mej

= 1.0× 109
(

E

1051 erg

)1/2(
Mej

M⊙

)−1/2

cm s−1, (3.4)

Rs = vst, (3.5)

t ∼ 1.9× 102
(

E

1051 erg

)−1/2(
Mej

M⊙

)5/6 ( µ

1.4

)−1/3 ( n0

1 cm−3

)−1/3

yr (3.6)

断熱膨張期
掃き集められた ISMの質量が爆発噴出物の質量よりも十分に大きくなると減速を受ける
ことになる．一方で，放射によるエネルギー損失は無視できるため，超新星残骸は断熱的
に膨張する段階 (断熱膨張期)へと入る．断熱膨張期の衝撃波は，一様物質中の点源爆発近
似の自己相似解で記述される (Sedov Taylor解; Sedov, 1946; Taylor, 1950; von Neumann,
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1963)．衝撃波の半径Rs，速度 vs，衝撃波下流の温度 Tsは以下の式 3.7–3.9で表すことが
できる．

Rs = 4× 1019
(

t

104 yr

)2/5(
E

1051 erg

)1/5 ( n0

1 cm−3

)−1/5

cm (3.7)

vs =
dRs

dt
= 5× 107

(
t

104 yr

)−3/5(
E

1051 erg

)1/5 ( n0

1 cm−3

)−1/5

cm s−1 (3.8)

Ts = 3× 106
(

t

104 yr

)−6/5(
E

1051 erg

)2/5 ( n0

1 cm−3

)−2/5

K (3.9)

この断熱膨張期は数万年続き，断熱膨張が終わる頃には最初の爆発エネルギーの約 70%

が熱エネルギーへと変換される．
断熱膨張期においては，順行衝撃波は減速するのに対し，内側の爆発噴出物は等速で膨
張するため，掃き集められた星間物質や星周物質は爆発噴出物を押し返すことで，逆行
衝撃波と呼ばれる内向きの衝撃波を形成する (McKee, 1974)．逆行衝撃波によって加熱さ
れた爆発噴出物は順行衝撃波で加熱された星間物質や星周物質とともにX線を放射する．
以下の図 3.1にこの状態にある典型的な超新星残骸の構造を示す．15 M⊙の初期質量を
持った星が爆発した場合を考えると，爆発噴出物の総質量は 13 M⊙，星周物質の総質量
は 2 M⊙程度になる．そのため，超新星残骸の観測においては，シェル付近 (図 3.1の赤
の領域)以外は爆発噴出物からの放射が支配的になる．

放射冷却期
断熱膨張期の衝撃波は下流の温度 Tsが下降すると，放射冷却が支配的になり，断熱的
な膨張ではなくなる放射冷却期に入る．放射冷却期の初期は外側の物質のみが冷却され内
部にある物質は断熱膨張を続ける．この時期における単原子ガスを仮定した衝撃波の膨張
は以下の式 3.10で表される．

Rs ∝ t2/7 (3.10)

その後，さらに冷却が進むと衝撃波は内側からの圧力が無視できるようになり，運動量保
存で膨張するようになる．この時の衝撃波の膨張は以下の式 3.11で表される．

Rs ∝ t1/4 (3.11)

3.2 コンパクト天体の分類
重力崩壊型や電子捕獲型の超新星爆発では，中心にコンパクト天体が残される．コンパ
クト天体の種類は中性子星とブラックホールの 2種類に大別される．以下では本研究に関
係する中性子星について，説明する．



3.2. コンパクト天体の分類 25

加熱された

星周物質/星間物質
加熱された

爆発噴出物

加熱されていない

爆発噴出物

逆行衝撃波

順行衝撃波

図 3.1: 順行衝撃波と逆行衝撃波が存在する期間の超新星残骸の概略図．
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3.2.1 中性子星の物理的性質
中性子星は大質量星の超新星爆発の後に残る，中性子からなる高密度な天体である．典
型的な質量は∼ 1.4 M⊙，半径は∼ 12 kmであり，密度は 4× 1014 g cm−3にもなりこれは
原子核の密度 (2.8 × 1014 g cm−3)よりも高い．中性子星は重力崩壊の際に半径が典型的
には∼ 103–4 kmから∼ 12 kmまで収縮した後，高速回転で強磁場を持った天体になる．
この高速回転と強磁場は，以下の式で表される角運動量と磁場フラックスの保存から説明
される．

MR2Ω = const (3.12)

R2B = const (3.13)

ここで，M，Rは天体の質量と半径，Ωは角運動量，Bは磁場を表す．
中性子星は周期的に電波放射を発する電波パルサーと呼ばれる天体として主に観測され
ており，1967年の PSR J1919+2153の観測 (Hewish et al., 1969)から現在まで天の川銀
河系では 2700個を超えるパルサーが見つかっている (Manchester et al., 2005)．パルサー
は主にそのパルス周期 P とパルス周期の時間微分 Ṗ のパラメータで特徴つけられ，それ
ぞれ特性が異なる．以下では中性子星の観測的特徴からその分類について説明する．

3.2.2 中性子星の観測的分類
図 3.2に様々なパルサーの自転周期とその時間微分の関係を示す．現在の他波長観測か
らパルサーは観測的な分類があり，自身の回転エネルギーを放射エネルギーに変換して光
る回転駆動型パルサー (Rotation-Powered Pulsar: RPP)，ミリ秒スケールの回転周期を
持つミリ秒パルサー (MilliSecond Pulsar: MSP)，熱的X線のみを放射するX線孤立中性
子星 (X-ray Isolated Neutron Star: XINS)，超新星残骸の中心に存在する中心コンパクト
天体 (Central Compact Object: CCO)，強い磁場を持つ強磁場パルサー (High-B Pulsar:

HBP)，散発的に電波の放射が生じる回転電波トランジェント (RRAT)，軟ガンマ線のバー
ストを繰り返し起こす軟ガンマ線リピーター (Soft Gamma Repeater: SGR)，伴星を伴わ
ず，X線放射のエネルギー源が不明な特異X線パルサー (Anomalous X-ray Pulsar: AXP)

などに分類される．
主にパルサーは自身の回転エネルギーを放射エネルギーに変えて放射を行なっている
と考えられているが，SGRとAXPはその放射源を回転のみでは説明できない．以下の図
3.3に中性子星の特性年齢とX線の光度とスピンダウン光度の割合の関係を示す．回転エ
ネルギー以外でのエネルギー源として考えられているのは，中性子星自身が持つ強磁場で
あり，SGRとAXPは P と Ṗ から考えられる磁場が非常に大きい (∼ 1014–15G)．このよ
うな強磁場天体をマグネターと呼び，候補天体も含めて現在 10数個発見されている．マ
グネターの強磁場獲得には爆発直後の原子中性子星が高速回転 (回転周期 P ∼ 4 ms)で
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Review

2

1. Basic physical parameters of neutron stars

Neutron stars (NSs) are compact stellar remnants formed after 
core-collapse supernovae (CCSNe) of massive stars with ini-
tial masses M ! 9M! [325]. They are one of the called com-
pact objects, which are the densest objects in the Universe, 
along with white dwarfs (WDs) and black holes (BHs). With 
a typical mass of Mns ∼ 1.4M! ∼ 2.8 × 1033 g and radius 
of Rns ∼ 12 km, the volume-averaged density of a NS is 
ρ ∼ 4 × 1014 g cm−3, which is higher than the normal nuclear 
density, ρ0 ∼ 2.8 × 1014 g cm−3, the mass density of nucleon 
matter in heavy atomic nuclei. The central density of a NS is 
several times higher than the nuclear density (ρcore ∼ 10ρ0). 
Because of the compactness, space-time around and within 
NSs is signi!cantly curved and the effects of general relativity 
are non-negligible. For example, the gravitational redshift for 
photons emitted from the NS surface is z ∼ 0.246. Inside the 

star, a NS is supported by the pressure of neutron degeneracy 
and repulsive nuclear force among nucleons against the strong 
gravity [313, 719]. After shrinking at a CCSN (R ∼ 103–104 
km → Rns ∼ 12 km), a NS is born as a fast spinning and 
strongly magnetized object. This is explained by consider-
ing the conservation of angular momentum (MR2Ω = const., 
where Ω is the angular velocity of the star) and magnetic "ux 
(R2B  =  const., where B is the magnetic !eld). These extreme 
conditions of NSs provide a unique laboratory for exploring 
dense nuclear matter, strong gravity, rapid rotation, and strong 
magnetic !elds [515, 555].

Since the discovery of a pulsating source of radio emission, 
PSR J1919+2153 (a.k.a CP 1919), in 1967 [338], more than 
2700 pulsars have been discovered in our Galaxy [522]. Figure 1 
shows the distribution of non-accreting NSs, of which the period 
P and secular period derivatives Ṗ  have been measured. In this 
P–Ṗ diagram, pulsars are considered to be born at the upper-left 
region (P  =  0.001–0.1 s, Ṗ = 10−6–10−14, which corresponds 
to the surface dipole !eld of Bd = 1011–1015 G) as young and 
magnetized NSs and move in the bottom-right direction as they 
age (see in detail in section 1.3). Ageing NSs cease their radio 

Figure 1. Known pulsars in the P–Ṗ  diagram (period and period-derivative plane): pulsars (grey dots), magnetars (red !lled circles), 
high-B pulsars with x-ray emission reported (HBP, purple diamonds), x-ray isolated neutrons stars (XINSs, orange pentagons), and 
compact central objects (CCOs, blue !lled squares). Each of them is marked with additional symbols if associated with a SNR (green open 
circle) or if found in a binary system (blue open square). The data are taken from the Australia Telescope National Facility (ATNF) pulsar 
catalogue (version 1.60) and McGill magnetar catalogue for pulsars and magnetars, respectively [522, 600]. The source lists of HBPs, 
XINSs, and CCOs used here are mainly based on [293, 548, 603, 867] and references therein. The characteristic age τc (orange), surface 
magnetic !elds B (cyan) and spin-down luminosity Lsd (purple) are overlaid in dashed lines. The critical !eld, Bcr = 4.4 × 1013 G, (in cyan) 
and one of the theoretical death-lines (in orange) from equation (6) of [140] are shown in solid straight lines for reference.

6 Gravitational redshift z is related to mass M and radius R as 
1 + z ≡ (1 − Rs/R)−1/2, where the Schwarzschild radius is 
Rs = 2GM/c2 ∼ 3 km(M/M!), G is the gravitational constant and c is the 
speed of light.

Rep. Prog. Phys. 82 (2019) 106901

図 3.2: 様々な中性子星のパルス周期とその時間微分の関係 (Enoto et al., 2019)．緑の丸は超新
星残骸に付随するものを示し，青の四角は連星を組んでいるものを示している．他のマークは中
性子星の観測的分類と対応している．
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リピーターは，巨大フレアのほかにも，1秒以下
のタイムスケールでスパイク状の短時間バースト
（Short burst）を頻発するなどの特徴をもち 9），
通常の中性子星とは随分と様子が異なるようであ
る．例えば図2は，孤立した中性子星をその自転
周期Pとその変化P�   の上で分類した図で，P– P�  ダ
イアグラムと呼ばれている．軟ガンマ線リピー
ターの自転は2–11秒と遅く，急速に減速してい
るため，図2では，一般的な電波パルサーよりも
PもP�  も大きな範囲に現れる．
実はこの右上の領域には，軟ガンマ線リピー
ターの発見とは独立に，パルス周期が2–11秒ほ
どの特異X線パルサー（Anomalous X-ray Pul-

sar; AXP）と呼ばれる天体も見つかっていた 13）．
活発なバースト活動は見られず，温度～0.5 keV 
の熱的なX線スペクトルで定常的に輝いていた．
図3に示すように，そのX線の光度はLX～1035 
erg s－1に達するのに対し，自転周期と伸び率か
ら推定される回転エネルギーの減少はE�  sd～
1032–34 erg s－1に過ぎない．そのため，回転エネ
ルギーを電磁エネルギーに変換してパルスを放つ
通常の電波パルサー（回転駆動型パルサー）の枠
組み 14）では説明できない．また，連星系をなし
て質量降着をしている観測的な証拠もなく 15）, 16），
降着エネルギーでも説明できないため，そのエネ
ルギー源は未解決の問題として残されていた．
ここ数年の間に新天体の発見も相次いでおり，

約8個の軟ガンマ線リピーターと約10個の特異X
線パルサーが，図4のように見つかってきた．ど

図2　これまでに2,000個近く見つかっている孤立中
性子星のパルス周期とその伸び率の分布図 10）

（P–P�  ダイアグラム）．周期P～1秒，伸び率P�  
～10－15 s s－1に集中する種族は，おもに回転
駆動型の電波パルサー 11）で，右上の一群がマ
グネターと総称される軟ガンマ線リピーター
（星）と特異X線パルサー（四角）である 12）．
右下がりの点線は磁気双極子放射でのスピン
ダウンを仮定した表面磁場の強さ（1テスラ＝
104ガウス）であり，右上がりの一点破線はパ
ルサーの活動がやむ，いわゆるdeath lineを示
し，Bcrは臨界磁場を示す .

図3　X線の光度LXを，星の自転が遅くなる効果か
ら計算した回転エネルギーの減少（スピンダウ
ン光度）E�  sdに対する比で示した．横軸は，式
（2）から計算した特性年齢τc＝P/（2P�  ）．マグ
ネターと総称される軟ガンマ線リピーター
（星）と特異X線パルサー（四角），および有名
な回転駆動型パルサー（中抜き四角）につい
て，「すざく」による観測（青）10），カタログ値
（黒）12）を使用してプロットした．X線光度は，

10 keV以下の熱的な成分のみから計算．いく
つかのマグネターは光度が変動することが知
られており，点線で結んでいる．図中のLX＝
Lsdの線より上の領域は，星の回転エネルギー
でX線の放射を説明することができない .

図 3.3: 中性子星の特性年齢と X線の光度とスピンダウン光度の割合の関係 (榎戸輝揚, 2012)四
角はAXP，星形は SGR，中抜き四角はRPPを示している．点線で結ばれている天体は光度が変
化する天体でその変動を示している．青の破線は自転エネルギーとX線放射エネルギーが一致す
る値を示している．
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ある場合に生じるダイナモ効果によるものとする説 (ダイナモ仮説 Thompson & Duncan,

1993)や主系列星時の強磁場を引き継いで強磁場獲得をする説 (化石磁場仮説 Ferrario &

Wickramasinghe, 2006; Vink & Kuiper, 2006; Hu & Lou, 2009)などがあるが，まだ詳し
くは分かっていない．

3.3 超新星残骸からのX線放射
超新星残骸からのX線放射には熱的プラズマから放射される熱的放射とシンクロトロ
ン放射などの非熱的放射に主に分類される．図 3.4に典型的なX線スペクトルモデルを示
す．X線源の熱的放射は連続的な熱制動放射と離散的な線構造を持つ輝線放射に分けら
れ，そのスペクトル形状から天体プラズマの情報を得ることができる．以下では，熱制動
放射と輝線放射について，その発生機構と特徴を説明する．
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図 3.4: 超新星残骸プラズマの X線スペクトルモデル．モデルは後述の電離非平衡モデル (vnei

model; Borkowski et al., 2001)を使用．

熱制動放射
プラズマ中の荷電粒子が他の荷電粒子が作る電場に散乱されると制動放射と呼ばれる
電磁波を放出する．荷電粒子のうち，イオンの質量は電子の質量よりも十分に大きく，
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散乱を受けにくいので制動放射は電子由来が支配的になる．熱的プラズマ中のMaxwell-

Boltzmann分布に従う電子が，あるイオンの電場で散乱される場合の単位時間，単位体
積，単位周波数あたりの放射強度は以下の式 3.14で表される．

dW

dV dtdν
∝ T

− 1
2

e Z2neni exp

(
− hν

kTe

)
¯gff (3.14)

ここで，v，me，Te，neはそれぞれ電子の速度，質量，温度，個数密度を表し，Z，niは
イオンの原子番号と個数密度，kはボルツマン定数，hはプランク定数を表す． ¯gff はガ
ウント因子を電子の速度で平均化したものであり，X線を放射するプラズマでは以下のよ
うに表される．

¯gff =

(
3kTe

πhν

)− 1
2

(3.15)

以上の式で表される制動放射のスペクトルは hν ∼ kTeでカットオフを持つ連続スペクト
ルになる．X線のスペクトル解析では，このカットオフの測定から電子温度を決める．

輝線放射
原子に束縛された電子が何らかの影響によって低い準位に遷移すると，そのエネルギー
差と同じエネルギーを持った光子を放出する．電子の遷移は主に，内殻電離，衝突励起，
再結合などが要因となる．水素様イオンの放射はボーアの原子模型から輝線エネルギーを
求めることができ，以下の式 3.16で表される．

E ∼ Z2Ry

(
1

n2
1

− 1

n2
2

)
(3.16)

ここで，Zは原子番号，Ryはリュードベリ定数，n1は遷移前の量子数，n2は遷移後の量
子数を表す．
実際の超新星残骸のスペクトル解析では，様々な元素の様々な電離状態の輝線放射と制
動放射のモデルを組み合わせたスペクトルモデルでスペクトルフィットを行い，プラズマ
の持つ物理量を測定する．以下では本研究で用いたX線スペクトルモデルについて説明
する．一般的に超新星残骸のプラズマは電離が完全には進んでおらず，電離非平衡の状態
にあると考えられており，電離度によって特に輝線放射の形が変化する．図 3.4に示した
のは電離非平衡状態にあるX線プラズマからの放射を再現したモデルであり，電離非平
衡モデル (Non-Equilibrium Ionization collisional plasma model: NEI model)と呼ばれる
(Borkowski et al., 2001)．このモデルは主にプラズマの温度，X線を放射する元素の量，
プラズマの電離度，天体の明るさを示す量のパラメータで構成されている．プラズマの電
離度はイオン化タイムスケールというパラメータで表されており，電子密度 neと衝撃波
が通過してからの時間 (電離が始まってからの時間)tを掛け合わせたもので表される．天
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体の明るさはノルムというパラメータで表されており，以下の式 3.17で表される．
10−14

4π(DA(1 + z))2

∫
nenHdV (3.17)

ここで，DAは放射領域の実際の大きさと見かけの大きさの比から計算される角径距離と
呼ばれる距離，dV は放射領域の微小体積要素，neと nH は電子と水素の密度，zとは赤
方偏移パラメータを示す．以上のようなパラメータを変化させることで，超新星残骸プラ
ズマのスペクトルを再現し，物理量を決定している．
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第 4 章

超新星残骸RCW 103の観測の動機と概観

4.1 観測の動機
これまでも述べてきた通り，親星から吹き出た星風で構成される星周物質は，超新星爆
発の衝撃波で掃き集められ，加熱されて超新星残骸のシェルの付近でX線で明るく光る．
また星周物質には親星の内部で合成された元素が含まれており，特に炭素，窒素，酸素の
組成比は親星の初期状態と相関していることが分かっている．以上のことから，超新星
残骸のシェル付近で星周物質の炭素，窒素，酸素の輝線放射を検出して組成を測定できれ
ば，爆発した親星の情報を探ることができる．しかし，星周物質のこれらの元素組成の測
定はこれまで観測的な理由で困難があった．
まず，炭素，窒素，酸素の輝線の分解が現在のX線検出器では難しいことである．現
在，超新星残骸のX線観測で広く使われているCCDカメラのスペクトルの例を図 4.1に
示す．炭素の輝線は∼ 0.3 keV，窒素の輝線は∼ 0.5 keV，酸素の輝線は∼ 0.6 keVに
あることが実験的に分かっているが，図 4.1で Siの輝線 (∼ 1.3–2.0 keV)と見比べると分
かるように，CCDカメラのスペクトルではエネルギー分解能や検出効率，応答関数が原
因で，炭素や窒素の輝線と他の輝線を分解することは難しい．星周物質の組成比を調べ
るためには，少なくとも酸素とあとひとつ炭素か窒素の組成を測定する必要があるため，
CCDカメラでは星周物質の組成比を測定し，親星の情報を探ることは難しい．炭素等の
元素の輝線がある低エネルギーにおいては，CCDカメラよりも 1桁以上エネルギー分解
能が優れた反射型回折分光器 (RGS)という検出器があるが，こちらは後述の理由で，今
まで超新星残骸における星周物質の観測には使われてこなかった．
次に，爆発噴出物が支配的な放射領域と空間分解する必要があるという困難がある．

3.1.2章の図 3.1に示すように，超新星残骸は爆発噴出物が支配的な領域と，星周物質や星
間物質が支配的な領域が存在し，超新星残骸全体では爆発噴出物からの放射が支配的にな
る．そのため，星周物質の放射を検出して爆発噴出物の放射と切り分けるためには，ある
程度星周物質が支配的な領域のみを選んで観測する必要がある．しかし，炭素等の元素の
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Fig. 2. Spectra from the entire FOV of the Cygnus Loop.
Top, middle, and bottom panels show spectra obtained from
XIS, MOS, and pn, respectively. Background spectra are also
shown in red.

in the same way as the Suzaku data. After filtering the
data, they were vignetting-corrected using the SAS task
evigweight. For the background subtraction, we employed
a blank-sky observations prepared by Read & Ponman
(2003) for the similar reason with the Suzaku’s case.

3. Spectral Analysis

3.1. Line Features at 3.0 keV

As shown in figure 1, our FOV covers more than half
the region of the Cygnus Loop. We improved a signal-to-
noise ratio and created a global spectrum of the Cygnus
Loop by using all the available data listed in tables 1 and
2. We should note that the exposure time is different

from region to region and some parts have not yet been
observed. Therefore, the spectrum compiled in this way
is not the precise one of the entire Cygnus Loop.
First, we created a spectrum from each observing re-

gion and combined them with FTOOLS mathpha. In this
analysis, we treated the XIS, MOS, and pn data indepen-
dently. In order to generate response matrix files (RMFs)
and ancillary response files (ARFs), we employed xisrm-
fgen and xissimarfgen for the Suzaku data (Ishisaki et
al. 2007), rmfgen and arfgen for the XMM-Newton data.
We added the RMFs and the ARFs with FTOOLS addrmf
and addarf, respectively. Thus, we obtained the combined
XIS, MOS, and pn spectra. Figure 2 shows the spectra
from the entire FOV of the Cygnus Loop. Left, middle,
and right panels show spectra obtained from the XIS,
MOS, and pn, respectively. We also show background
spectra in red lines. In these spectra, we can see many
emission lines: C Lyα, N Heα, O Heα, O Lyα, the Fe-L
complex, Ne Heα, Ne Lyα, Mg Heα, Si Heα, Si Heβ, and
S Heα. Since these lines are all located below ∼3.0 keV,
they are clearly detected above the background level. It is
difficult to detect line emissions above ∼3.0 keV because
the X-ray emission is buried in the background level; the
Cygnus Loop is a middle-aged SNR, and the electron tem-
perature is much lower (0.1-0.9 keV; Uchida et al. 2009a)
than those of the younger SNRs. However, in figure 2,
some line structures are seen around 3.0 keV above the
background level due to the improvement of the statis-
tics. These structures are likely S Heβ and Ar Heα lines
which have not been detected by previous observations.
They are seen in all three spectra, and it is particularly
prominent in the XIS spectrum due to the low background
level of the Suzaku satellite.
Figure 3 upper two panels show 1.5-5.0 keV spectra ob-

tained from the XIS data with different models. First
we fitted the spectrum with bremsstrahlung plus five
Gaussian components as shown in figure 3 left. In this
model, the Gaussian components correspond to the emis-
sion lines of Mg Heβ, Si Heα, Si Heβ, Si Heγ, and S Heα.
The parameters of the electron temperature kTe and the
emission measure (EM =

∫
nenHdl, where ne and nH are

the number densities of hydrogen and electrons and dl is
the plasma depth) in the bremsstrahlung model were left
free. In the Gaussian models, we varied the line center en-
ergy and the normalization while we fixed the line width
at zero. We fixed the absorption column density NH to
be 2.3×1020cm−2 that is an averaged value based on the
previous analysis of the Suzaku and the XMM-Newton
(Uchida et al. 2009b). The best-fit parameters are shown
in table 3. In figure 3 left, the spectrum shows an ex-
cess from the model at about 3.0 keV. Thus we added
two more Gaussian components to the model (figure 3
right). Accordingly the reduced χ2 value is improved and
the F-test shows that the former model is rejected for
a significance level of 99%. Furthermore, the line cen-
ter energies of the extra components are derived to be
2936+49

−61 eV and 3128±39 eV, respectively. We also fit-
ted the MOS and the pn spectra with the same model
(figure 3 bottom). The result clearly shows an existence
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図 4.1: Suzaku 衛星の CCDカメラで観測された超新星残骸 Cygnus Loop の X線スペクトル
(Uchida et al. (2011)から改変)．黒は天体からの放射，赤はバックグラウンドを示している．

輝線を分解できるRGSは後述 (5.3.2章)のとおり，原理的に≳ 1 arcminの構造ではエネ
ルギー分解能が劣化してしまうので，数 arcminを超えるような系内の拡散天体には今ま
で使われてこなかった．以上の理由から超新星残骸の星周物質の元素組成には親星の重要
な情報が含まれているにも関わらず，注目されることはなかった．
そこで，我々は系内天体でかつ∼ 1 arcmin程度の構造をシェル付近にもつ超新星残骸
であれば，RGSを使って炭素や窒素の輝線を検出できると考えた．そして，そのような
特徴を持つ超新星残骸としてRCW 103のX線精密分光観測を行って，実際に星周物質の
窒素の輝線をこの天体において初めて検出した．この研究結果については 6章で詳しく説
明する．以下では超新星残骸RCW 103の概観を説明する．

4.2 超新星残骸RCW 103

RCW 103は系内に存在する重力崩壊型の超新星残骸であり，X線，電波，可視光，赤
外線で明るく光っている．超新星残骸の進化段階としては，断熱膨張期にあると考えられ
ている (e.g, Braun et al., 2019)．中心には特有のバースト現象を起こしたことからマグネ
ターと判断されたコンパクト天体 1E161348–5055が存在している (D’Aı̀ et al., 2016)．こ
のマグネターは，非常に長いX線の変光周期 (6.67 時間; De Luca et al., 2006)を持って
おり，その起源は連星を組んでいるとする説 (e.g. Reynoso et al., 2004)や，単独の中性
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子星への物質の降着によるものとする説 (e.g. De Luca et al., 2006)などがあるが，まだ
分かっていない．RCW 103の距離は，水素の 21cm線の視線速度からは 3.1 kpc(Reynoso

et al., 2004)，可視光の吸収からは 6.6 kpc(Leibowitz & Danziger, 1983)などとされてお
り，年齢は CCDカメラの可視光画像と写真乾板の画像の比較から求められた分散速度
(∼ 2000 km s−1)から約 2000歳だと推定されている (Carter et al., 1997)．本修士論文で
はこれらの先行研究から距離を 3.1 kpc，年齢を 2000歳としてこの後の議論を行う．
図 4.2に先行研究で得られたRCW 103のX線 3色イメージとCCDカメラのスペクトル
を示す．この天体のX線解析は主にChandra衛星の観測データを用いて行われており，天
体を複数の領域に分けてそれぞれの場所の電子温度や元素組成を調べた研究 (Frank et al.,

2015; Braun et al., 2019)や他のマグネターを持った超新星残骸のX線観測との比較研究
(Zhou et al., 2019)などが既に行われている．これらの先行研究 (Frank et al., 2015; Braun

et al., 2019; Zhou et al., 2019)から，RCW 103は中心のマグネターから等方的に広がる
高エネルギーの放射と，北西と南東で特に明るい低エネルギーの放射があることが分かっ
ている．これらの放射は，X線スペクトル解析の結果から，高温プラズマと低温プラズマ
のモデルでよく再現されており，これらのプラズマはそれぞれ逆行衝撃波で加熱され始
めた爆発噴出物と，前方衝撃波に集められ加熱された星間物質か星周物質と考えられて
いた．爆発噴出物の元素組成と，恒星進化のモデルの比較から，RCW 103の親星は低質

RCW 103 with Chandra and XMM–Newton 4447

Figure 1. RGB Chandra image of RCW 103, with red, green, and blue colours corresponding to the energy ranges 0.5–1.2, 1.2–2.0, and 2.0–7.0 keV,
respectively. The image has been smoothed using a Gaussian with a radius of 3 pixels. North is up and east is to the left. An obvious artefact is the ‘crosshairs’
shape almost through the centre that is due to the chip gaps from one of the data sets.

Figure 2. Chandra X-ray broad-band (0.3–10 keV) image overlaid with radio contours from the Molonglo Observatory Synthesis Telescope. 10 contours are
shown in logarithmic scale ranging in levels from 0.05 to 1.7 counts per pixel.
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also Park et al. 2002) to construct EWIs for lines visible in the
integrated spectrum (Figure 3): S, Si, Mg, Ne Lyα, and Ne
Heα+ Fe L. EWIs for the Ne Heα+ Fe L and Ne Lyα lines
were constructed using ObsID 970 only, as the ACIS-S3 chip
has substantially larger effective area than ACIS-I at low
energies. Mg, Si, and S EWIs utilized all three observations.
The line bands used to create the EWIs are given in Table 2,
along with the associated continuum bands. The equivalent
width was set to zero in pixels where the estimated continuum
flux was 15%< of the mean to avoid noise due to poor photon
statistics in the faint edge regions of the remnant. The resulting
EWIs are shown in Figure 4. The EWIs serve primarily as a
qualitative guide for a more effective regional spectral analysis
(Section 3.3), and no attempt is made to interpret them
quantitatively.

The S, Mg, and Si EWIs look broadly similar, distributed
mainly in two large concentrations in the east and west and
weaker in the north and south. S is limited to smaller regions on
the outskirts, while Si and Mg are more widely spread and
extend further into the interior. Mg in particular has significant
emission almost to the very center. All three are anti-correlated
with the bright southeast region.

Unlike S, Si, and Mg, both the Ne Heα+ Fe L and Ne
Lyα emission tends to be more uniform throughout the
remnant. The Ne Lyα emission is strongest in the southern
half of the remnant, while Ne Heα+ Fe L is strongest in the
southeast and the north. However, it is important to note that
due to their close spacing and position near the peak of the
X-ray spectrum, it is more difficult to determine the local
continuum for these lines; the resulting EWIs are thus more
uncertain than those of Mg, Si, and S.

3.3. Spectral Analysis

Based on the X-ray images and EWIs, we chose 27 regions
for spectral analysis (Figure 5), with 2500–16,000 counts per
region (Table 3). For each region, individual spectra were
extracted from each observation using the CIAO script
specextract with standard parameters for the full
0.1–8.0 keV band. Spectra were grouped to have a minimum
of 20 counts per bin. Corresponding background spectra were
extracted from a source-free region outside of the remnant, ∼6′

north of the central object, and subtracted for the purposes of
spectral fitting. Spectra for each region are shown in Figures 6
and 7.
All regional spectra show clear Kα line features from highly

ionized He-like Mg and Si ions. This confirms the indications
from the Mg and Si EWIs that they are widely distributed
throughout the remnant. The S line visible in the integrated
RCW 103 spectrum is absent or very weak in many of the
regional spectra, suggesting, as does the S EWI, that sulfur has
a patchier distribution than Mg or Si and/or is weak throughout
the remnant.
We fit these spectra using XSPEC v12.8.1 (Arnaud 1996).

An absorbed, non-equilibrium ionization state (NEI) plane
shock model with variable abundances was used (tbabs∗vp-
shock, Borkowski et al. 2001). An augmented version of
ATOMDB (Smith et al. 2001; Foster et al. 2012) that includes
atomic data accounting for inner-shell lines and updated Fe
L-shell lines was used (Badenes et al. 2006), along with solar
abundances from Asplund et al. (2009). We fit these spectra in
the range 0.5–3.0 keV. The spectra from all three observations
were fit simultaneously (except where ObsID 970 was excluded
for regions outside its field of view), with ObsID 970
multiplied by an extra normalization, C970, to allow for slight
differences in effective area calibrations between ACIS-I and
ACIS-S. The electron temperature, ionization timescale,
normalization, and absorption were allowed to vary. We also
varied the Ne, Mg, Si, S, and Fe abundances (with other
elemental abundances fixed at solar). In eight cases the S
abundance could not be constrained; for these regions S was
fixed to solar. The same applies to the Fe abundance in region
B, which contains the lowest number of counts. We also fit
each spectrum with all elemental abundances fixed to solar
except those that significantly improved the fit when they are
varied. The resulting best-fit parameters were consistent with
those obtained from allowing all five abundances to vary. In
general, freezing a given abundance only resulted in a better fit
if its best-fit value when free was consistent with solar. For the
sake of consistency between the regions and in order to provide
uncertainties, we therefore report the results of fitting with all
five abundances free (except where unconstrained). Changing
the absorption model had no significant effect on the results.
Switching the solar abundances from Asplund et al. (2009) to
Anders & Grevesse (1989) resulted in ∼20% lower values of
NH, marginal increases in the Si abundances, and ∼50% higher
Mg abundances. All other parameters were not significantly
affected. The best-fit model parameters for each region are
given in Table 3 and visualized in Figure 8.
Throughout most of the remnant, the electron temperature is

0.53 keV kT 0.631 1 keV, with an average of 0.58 keV. The
two exceptions are regions B and I, with temperatures of
0.80 0.11

0.17
-
+ keV and 0.34 ± 0.05 keV, respectively. Region B has

Figure 3. Integrated spectra of RCW 103 from 0.5–3.0 keV, for ObsID 11823
(black), 12224 (red), and 970 (blue). Bands used for constructing the EWIs are
shown above each line (or line combination in the case of Ne Heα + Fe L).

Table 2
Photon Energy Bands Used for EWIs

Atomic Lines Line Low Continuum High Continuum
(keV) (keV) (keV)

Ne Heα + Fe L 0.81 0.98– 0.75 0.80– 1.10 1.14–
Ne Lyα 1.00 1.07– 0.75 0.80– 1.10 1.14–
Mg 1.28 1.41– 1.21 1.25– 1.43 1.48–
Si 1.75 1.93– 1.68 1.73– 1.95 2.05–
S 2.35 2.54– 1.95 2.05– 2.58 2.68–

3

The Astrophysical Journal, 810:113 (13pp), 2015 September 10 Frank, Burrows, & Park

(a)
(b)

マグネター

1E161348–5055

図 4.2: Chandra衛星の観測から得られたRCW103のX線イメージとスペクトル．左：X線 3色イ
メージ．赤は 0.5–1.2 keV，緑は 1.2–2.0 keV，青は 2.0–7.0 keVにそれぞれ対応している (Figure 1

Braun et al., 2019)．右：0.5–3.0 keVの X線スペクトル．それぞれの色は観測 ID 11823 (黒)，
12224 (赤)，970 (青)に対応している (Figure 3 Frank et al., 2015)．

量星 (18 M⊙, ≤ 10–12 M⊙, ≤ 13 M⊙; Frank et al., 2015; Braun et al., 2019; Zhou et al.,

2019)の星であったと推定されている．そのため，RCW 103の中心には特異なマグネター
が存在しているにも関わらず，親星は系内に存在する星としては一般的な質量の星である
と考えられていた．我々は，星周物質の元素組成を測定することで，RCW 103の親星の
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情報について，新たに回転速度の制限を与えた．この研究結果については 8章で詳しく説
明する．
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第 5 章

XMM-Newton 衛星

5.1 概観
XMM–Newton (X–ray Multi–Mirror Mission–Newton)衛星は，1999年 12月に欧州宇宙
機関ESA(European Space Agency)によって打ち上げられたX線天文衛星である．図 5.1

に示すように，周回軌道は近地点 5,000km，遠地点 115,000kmの楕円軌道であり，48時
間で一周する．衛星の重さは 3t，長さは 10mで，3台のX線望遠鏡と 1台の可視光/紫外
線望遠鏡を搭載している．図 5.2にXMM–Newton衛星の概観を示す．3台のX線望遠鏡
には，それぞれX線CCD検出器が搭載されており，3台のうち 2台はMOS(Metal Oxide

Semi–conductor)検出器，1台は pn検出器が搭載されている．これらの検出器はまとめて
EPIC(European Photon Imaging Camera)と呼ばれており，0.15–12 keVの撮像と分光を
行う．MOS検出器が搭載されている 2台の望遠鏡には，反射型回折分光器RGS(Reflection

Grating Spectrometer)も搭載されており，この検出器によって 0.35–2.5 keVにおいて精
密分光観測を可能としている．以下ではX線望遠鏡とX線検出器 EPIC，RGSの性能に
ついてそれぞれ説明する．

5.2 X線望遠鏡
X線は屈折率が 1に近い負の屈折率であり，物質透過力が高いため，全反射や回折を用
いて集光される．XMM–Newton衛星の望遠鏡はいずれも全反射を利用したWolter-I型光
学系の望遠鏡であり，図 5.3に示すように回転双極面と回転物理面の 2回の全反射により
集光する．望遠鏡の口径は 70 cm，焦点距離は 7500 mm，視野は 30 arcminである．X線
望遠鏡の性能は主に結像性能と有効面積で特徴つけられる．以下ではXMM–NewtonのX

線望遠鏡のこれらの性能について説明する．



38 第 5章 XMM-Newton 衛星

図 5.1: XMM–Newton衛星の周回軌道 (XMM-Newton Users Handbook, 2022)．

図 5.2: XMM–Newton衛星の概観 (井上一他, 2019)．
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図 5.3: X線望遠鏡の光路と光学系の概略図 (XMM-Newton Users Handbook, 2022)．
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結像性能
結像性能は点源を観測した際の輝度分布を示すPoint Spread Function (PSF)によって
評価される．PSFは光軸上から入射した光子のPSF (on-axis PSF)と光軸外から入射した
光子のPSF (off-axis PSF)に分けられる．図 5.4に on-axis PSFと，強度ピークを中心と
した円の半径とその半径で積分された強度の全強度に対する割合である fraction encicled

energyの関係を示す．図 5.5に off-axis PSFと，視野の中心からの距離と強度ピークを中
心として全強度の 90%が内包される円の半径の関係を示す．

MOS1 MOS2

図 5.4: XXMM-Newton各検出器の on-axis PSF(XMM-Newton Users Handbook, 2022)．上：
MOS1と 2の on-axis PSF．下：MOS1と 2の fraction encicled energy．

有効面積
有効面積は，光子の入射する部分の面積と鏡の反射率，入射光子のうち信号として取
り出される電子の割合 (量子効率)を含めた値で，大きいほど多くの光子を信号として集
められることになる．有効面積も結像性能と同じく，光軸上から入射した光子と光軸外
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図 5.5: XMM-Newton 各検出器の off-axis PSF(XMM-Newton Users Handbook, 2022)．左：
MOS1，2と pnの off-axis PSF．全ての検出器の画像を重ねている．右：MOS1における光源の
強度ピークから全強度の 90%が内包される円の半径の関係．

から入射した光子で分けられる．光軸外から入射したX線は反射できる鏡の枚数や領域
が，光軸上から入射したX線よりも少なくなるため，有効面積が相対的に落ちる．これ
を vignetting効果と言い，入射エネルギーに依存する．図 5.6に，各検出器の有効面積と
光軸からのズレと vignetting効果の関係を示す．

図 5.6: XMM-Newton各検出器の有効面積と望遠鏡のvignetting効果 (XMM-Newton Users Hand-

book, 2022)．左：各検出器の有効面積．右：望遠鏡の vignetting効果．



42 第 5章 XMM-Newton 衛星

5.3 X線検出器
5.1章で述べたように，XMM–Newton衛星には，X線検出器として，EPICとRGSの

2種類の検出器が搭載されている．以下では，それぞれの検出器について，その特性や原
理などを説明する．

5.3.1 EPIC

5.1章で述べたように，XMM–Newton衛星には，MOSと pnと呼ばれる 2種類のCCD

検出器が搭載されている．ここでは，本研究で用いたMOSを中心に説明する．CCD検出
器は 2次元に配列されたピクセルで構成されるイメージセンサーであり，入射した光子が
空乏層に光電吸収されることで，入射光子のエネルギーに比例した数の電荷が発生する．
一般的なX線天体を観測したときに，1回の露光につき 1つのピクセルに入射する光子の
数は多くとも 1個であるため，各ピクセルで発生した電荷量を測定すれば，X線の入射方
向とエネルギーを測定できる．CCD検出器は，図 5.7に示すように，電極のある方向か
らX線が入射する表面照射型 (Front-Illuminated: FI)と，逆に電極のない裏側からX線
が入射する裏面照射型 (Back-Illuminated: BI)に分けられ，MOSはFI，pnはBIである．

第 3章 X 線 CCD 15

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 5.7: CCD検出器の断面図 (鷲野遼作, 2015)．

MOS

図 5.8にMOSのCCD配置とエネルギー分解能，表 5.1にMOSの基本性能を示す．MOS

はFIであるため，電極側がデブリや微小隕石に晒されることになっており，MOS1は 2005
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年と 2012年に小隕石と衝突し，7枚のCCDのうち 2枚が使えなくなっている．MOSの
バックグラウンドは主に，宇宙X線背景放射によるものと，それ以外の影響によるもの
に分けられる．後者のバックグラウンドは，高エネルギー側で重要になり，荷電粒子によ
るものと考えらる．荷電粒子によるバックグラウンドは，時間依存性によって区別され，
時間依存するものは望遠鏡で集光された陽子がCCDに直接入射したものと考えられてい
る．時間依存しないバックグラウンドは，高エネルギー荷電粒子が検出器に直接入射した
ものと，検出器の周囲にある構造物と荷電粒子が相互作用することで発生する蛍光X線
であると考えられている．バックグラウンド以外に，低エネルギー側 (< 0.3 keV)では，
検出器ノイズの影響も受ける．検出器ノイズの主な要素は，アナログ読み出し系での読み
出しノイズとCCD内部で蓄電する暗電流の揺らぎである．このノイズはX線が入射しな
い同じピクセルであっても，測定される電荷量が違うために起こる．このノイズは多くの
場合，周辺ピクセルとの比較によってX線イベントと区別して処理される．

図 5.8: MOSの望遠鏡の視野とエネルギー分解能 (XMM-Newton Users Handbook, 2022)．左：
MOSの望遠鏡の視野．四角は各CCDの配置を示し，丸は望遠鏡の視野を示す．右：MOSのエネ
ルギー分解能．曲線が地上試験の結果，データ点が軌道上の較正の結果を表す．データ点の形は
取得日に対応している．
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表 5.1: MOSの基本性能
エネルギー帯域 0.15–12 keV

ピクセルサイズ 40 µm

エネルギー分解能 70 eV (1 keV)

∗ XMM-Newton Users Handbook (2022)

5.3.2 RGS

RGSは入射X線を回折するRGA (Reflection Grating Assemblies)と，回折分散された
X線を検出するCCD arrayであるRFC (RGS Forcal Cameras)からなる．表 5.2にRGS

の基本性能を示す．RGSは 0.35–2.5 keVのエネルギー帯域に感度を持ち，点源のエネル
ギー分解能は，1 keVにおいてCCDよりも 1桁優れたエネルギー分解能を達成している．
図 5.9に望遠鏡とRGSの配置を示す．RGAはそれぞれ望遠鏡とMOS1，2を結ぶ光路上
に配置され，望遠鏡で反射された光子の約 44%がMOSに，40%が回折格子に分散され，
残りは回折格子に吸収される．以下ではRGAとRFCについてそれぞれ説明する．

表 5.2: RGSの基本性能
エネルギー帯域 0.35–2.5 keV(1次光)，0.62–2.5 keV(2次光)

ピクセルサイズ 27 µm

エネルギー分解能 2.0eV (1 keV)

∗ XMM-Newton Users Handbook (2022)

RGA

図 5.10にRGAの概略図を示す．RGAは 182個の反射型ブレーズド回折格子からなり，
入射角とブレーズ角を調整することで，特定の波長・特定の次数の回折光と鏡面反射光を
干渉させることができるという特徴を持つ．RGAは回折効率の最大が，15 Åの光子の 1

次光になるように設計されている．

RFC

図 5.11にRFCの概略図を示す．配置されている 9つのCCDはEPICのMOS検出器の
ものとほぼ同じ仕様のCCDであり，裏面照射型CCDで，可視光・UV遮光用のAlコー
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Fig. 1. Optical design of the RGS (not to scale). X-rays, indi-
cated by red arrows, enter from the top. Numerical values for a
few key dimensions and angles are indicated (linear dimensions
in mm, angles in degrees)

as illustrated in the left panel of Fig. 1. The gratings are
slightly trapezoidal, since their edges lie along rays con-
verging on the telescope focus. The field of view in the
cross dispersion direction is determined by the width of
the CCDs (± 2.2 arcmin), and the spatial resolution in
this direction is largely determined by the imaging prop-
erties of the mirror. In the dispersion direction this is more
complex: the extent of the source affects the wavelength
resolution.

Nine large format back-illuminated CCDs are located
on the Rowland circle to detect the dispersed spectra in
single photon counting mode. The position of the X-ray on
the detector gives the wavelength through the dispersion
equation:

mλ = d(cosβ − cosα), (1)

where m is the spectral order (–1, –2, ...), d is the groove
spacing and α and β are the angles of the incident and dis-
persed rays, respectively, both measured from the grating
plane. First, second and higher order spectra are overlap-
ping on the detectors, however, they are easily separated
using the inherent energy resolution of the CCDs. Key
parameters of the design are listed in Table 1 (see also
Brinkman et al. 1998).

2.2. Reflection grating array

The Reflection Grating Array (RGA) contains 182 identi-
cal gratings (one of the two RGAs contains 181 gratings
due to a fabrication problem encountered during installa-
tion). The gratings are mounted at grazing incidence in

Table 1. Key design parameters

par value comment

λblaze 15 Å first order blaze wavelength

δ 0.6989o blaze angle of facets

γ 2.2751o graze angle on facets

α 1.5762o angle of incidence

βblaze 2.9739o diffraction angle for λblaze

1/d 645.6 lines/mm Central groove density

CCDs 9 back illuminated, ∼30 µm thick

pixels 27 × 27 µm2 pixel size; standard

3 × 3 on chip binned

CCD size 1024 × 384 image area, identical storage area

T −80 – −120 oC nominally −80 oC
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Fig. 2. Schematic drawing of a grating, including some of the
key dimensions and angles

the in-plane, or classical diffracted X-rays lie in a plane
that is perpendicular to the grating grooves. Because the
beam is converging, the gratings are oriented so that the
angle of the incident X-ray at the center of the grating,
α, is the same for all gratings in the array. In addition,
the gratings all lie on the Rowland circle, which also con-
tains the telescope focus and the spectroscopic focus for
the blaze wavelength. In this configuration, aberrations,
which would otherwise be introduced by the arraying, are
eliminated (Kahn 1990) (see right side of Fig. 1). The
telescope aperture is filled by rotating the Rowland circle
about an axis passing through the telescope and spectro-
scopic blaze foci. In all, each RGA contains six rows of
gratings.

Each grating measures about 10 by 20 cm (see Fig. 2).
These large gratings need to be very flat in the long (i.e.
dispersion) direction, since any non-flatness translates di-
rectly into a degradation of the resolution. At the same
time the grating substrates need to be very thin in or-
der to minimize the obstruction of the direct beam by
the gratings. The grating substrates consist of 1 mm SiC
face sheets with five stiffening ribs at the back, running
in the direction of the X-ray beam. The face sheets are
fabricated to 1 λ (634.8 nm) and 10 λ flatness in the
long and the short direction, respectively. The gratings are

図 5.9: 望遠鏡と RGSの配置 (den Herder et al., 2001)．青色は RGAを，赤の実線は X線の光
路をそれぞれ示す．長さの単位はmm．
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Fig. 1. Optical design of the RGS (not to scale). X-rays, indi-
cated by red arrows, enter from the top. Numerical values for a
few key dimensions and angles are indicated (linear dimensions
in mm, angles in degrees)

as illustrated in the left panel of Fig. 1. The gratings are
slightly trapezoidal, since their edges lie along rays con-
verging on the telescope focus. The field of view in the
cross dispersion direction is determined by the width of
the CCDs (± 2.2 arcmin), and the spatial resolution in
this direction is largely determined by the imaging prop-
erties of the mirror. In the dispersion direction this is more
complex: the extent of the source affects the wavelength
resolution.

Nine large format back-illuminated CCDs are located
on the Rowland circle to detect the dispersed spectra in
single photon counting mode. The position of the X-ray on
the detector gives the wavelength through the dispersion
equation:

mλ = d(cosβ − cosα), (1)

where m is the spectral order (–1, –2, ...), d is the groove
spacing and α and β are the angles of the incident and dis-
persed rays, respectively, both measured from the grating
plane. First, second and higher order spectra are overlap-
ping on the detectors, however, they are easily separated
using the inherent energy resolution of the CCDs. Key
parameters of the design are listed in Table 1 (see also
Brinkman et al. 1998).

2.2. Reflection grating array

The Reflection Grating Array (RGA) contains 182 identi-
cal gratings (one of the two RGAs contains 181 gratings
due to a fabrication problem encountered during installa-
tion). The gratings are mounted at grazing incidence in

Table 1. Key design parameters

par value comment

λblaze 15 Å first order blaze wavelength

δ 0.6989o blaze angle of facets

γ 2.2751o graze angle on facets

α 1.5762o angle of incidence

βblaze 2.9739o diffraction angle for λblaze

1/d 645.6 lines/mm Central groove density

CCDs 9 back illuminated, ∼30 µm thick

pixels 27 × 27 µm2 pixel size; standard

3 × 3 on chip binned

CCD size 1024 × 384 image area, identical storage area

T −80 – −120 oC nominally −80 oC
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Fig. 2. Schematic drawing of a grating, including some of the
key dimensions and angles

the in-plane, or classical diffracted X-rays lie in a plane
that is perpendicular to the grating grooves. Because the
beam is converging, the gratings are oriented so that the
angle of the incident X-ray at the center of the grating,
α, is the same for all gratings in the array. In addition,
the gratings all lie on the Rowland circle, which also con-
tains the telescope focus and the spectroscopic focus for
the blaze wavelength. In this configuration, aberrations,
which would otherwise be introduced by the arraying, are
eliminated (Kahn 1990) (see right side of Fig. 1). The
telescope aperture is filled by rotating the Rowland circle
about an axis passing through the telescope and spectro-
scopic blaze foci. In all, each RGA contains six rows of
gratings.

Each grating measures about 10 by 20 cm (see Fig. 2).
These large gratings need to be very flat in the long (i.e.
dispersion) direction, since any non-flatness translates di-
rectly into a degradation of the resolution. At the same
time the grating substrates need to be very thin in or-
der to minimize the obstruction of the direct beam by
the gratings. The grating substrates consist of 1 mm SiC
face sheets with five stiffening ribs at the back, running
in the direction of the X-ray beam. The face sheets are
fabricated to 1 λ (634.8 nm) and 10 λ flatness in the
long and the short direction, respectively. The gratings are

図 5.10: RGAの概略図 (den Herder et al., 2001)．α，β，δはそれぞれ入射角，回折角，回折格
子と鏡面の間の傾き角を表す．長さの単位はmm．

図 5.11: RFCの概略図 (XMM-Newton Users Handbook, 2022)．z軸が分散軸方向に対応してお
り，左から順に高いエネルギーに対応する CCDチップになる．
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ティングが施されている．分散軸垂直方向には 5 arcminの視野を持っている．RFC上で
検出されたX線は，その入射位置から，以下の式 5.1を使って波長が分解される．

mλ = d(cos β − sinα) (5.1)

ここでmは回折光の次数で負の整数になる．dは溝の間隔，λはX線の波長，αはX線
の入射角，βは回折角である．図 5.12にRFCによって取得されたイメージと，バナナプ
ロットと呼ばれる回折角に対する CCDの波高値の関係を示したプロットを示す．RGA

によって回折された様々な次数を持つX線はRFC上に重なって検出されることになる．
これらの次数は，RFCのCCD検出器によってエネルギーの情報を得ることによって分解
することができる．
L14 J. W. den Herder et al.: The Reflection Grating Spectrometer

Fig. 9. Capella observation (id: 0121500201001). The color scale represents a logarithmic intensity scale. The dispersion axis
runs horizontally and increases to the right. In the top panel the cross dispersion is along the vertical axis whereas in the bottom
panel this is replaced by the CCD energy. In the bottom panel the low and high level thresholds are visible. Standard data
selections are indicated by the red curves

Fig. 10. First and second order spectrum for Capella observation. Emission lines are clearly visible (see Audard et al. 2000 for
a full analysis)

conditions were observed. Position dependent offsets of
the CCD energy scale due to straylight were measured
and are consistent with the pre-launch expectations. Using
DIAGNOSTIC data it was verified that the system peak
(a combination of electronic noise, dark current and

optical load of the CCDs) is very stable over an orbit
(within 1 eV) with the exception of a jump of about 2 eV,
which occurred following a very strong solar flare on July
7, 2000. The only component that is slightly variable are
the hot pixels and columns.

図 5.12: 上：RFCで取得されたイメージ (den Herder et al., 2001)．横軸は回折角，縦軸は分散
軸垂直方向に対応する．下：回折角に対する CCDの波高値の関係を示したプロット（バナナプ
ロット）(den Herder et al., 2001)．赤の曲線で囲まれた部分は下側が 1次光，上側が 2次光に対
応する．

RGSのバックグラウンドは，高エネルギー荷電粒子によるものが存在する．このバッ
クグラウンドは，高エネルギー荷電粒子が検出器に入射することによるもの，荷電粒子
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と検出器ハウジングの相互作用による蛍光X線，望遠鏡を通過してRFCに直接入射する
soft protonの 3種類が存在する．高エネルギー粒子が RFCに入射すると，CCDの波高
値はRGSのエネルギー帯域 (0.35–2.5 keV)外のエネルギーになるため，5.12のバナナプ
ロット領域からイベントを抽出することでこの大部分は除去できる．蛍光X線には，可
視光・UV遮光用の Alコーティングから放射されるKα輝線と，それを遮断するための
Auコーティングから放射されるM殻輝線がある．これらの蛍光 X線は軌道上での較正
実験から，弱い輝線 (I ≤ 10−3 counts sm−2 s−1)で観測されることが分かっている．soft

protonはRGAの反射により 0次光の位置をピークとする分布になるため，CCD9に最も
入射する．soft protonによるバックグラウンドは時間依存性があるため，CCD9のライ
トカーブから soft proton由来のバックグラウンドの影響を見積もって除去を行う．
RGSの応答関数は，有効面積と Line Spread Function (LSF)で決定される．LSFは光
軸から入射した単色X線の分散軸方向の輝度分布である．図 5.13に波長ごとの LSFを示
す．LSFはX線望遠鏡とRGAの応答関数の畳み込みで表され，RFC上での次数分解の
あと図 5.13のように決まる．RGSの応答関数にはこの他に，スリットを装備していない
ことによる影響で，天体の空間的な広がりも畳み込まれる．天体の広がりとRFCで観測
される波長のずれは以下の式 5.2で表される．

∆λ = 0.138m−1θ Å (5.2)

ここで，∆λは波長のズレ，mは回折光の次数，θは入射光の光軸からのずれ (arcmin)で
ある．以上からRGSで広がった天体のスペクトル解析を行うには，点源の応答関数に加
えて天体の分散軸方向の輝度分布も畳み込む必要がある．この性質から広がった天体で
は輝線幅が広がることになるため，エネルギー分解能が劣化する．本研究で注目している
窒素の水素様イオンからの輝線は∼ 0.50 keV(24.8 Å)にあり，その隣にある酸素のヘリ
ウム様イオンからの輝線は∼ 0.57 keV(21.7 Å)にある．窒素の波長を式 5.2に代入して計
算すると等しい強度で 1分角の広がりを持った放射の 1次光の波長のズレは∼ 3.4 Åとな
り，酸素の輝線と重なってしまうため輝線の分解が難しくなる．そのため，RGSでこれ
らの輝線を分解するには，1分角以下の広がりを持った放射が対象になる．
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図 5.13: RGSの LSF(XMM-Newton Users Handbook, 2022)．緑は望遠鏡の LSF，赤はそれに
RGAの LSFを畳み込んだもの，青はCCDの応答を畳み込みイベントセレクションを行ったもの
をそれぞれ示す．
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第 6 章

超新星残骸RCW 103のX線解析

6.1 用いた観測とデータ処理
今回の解析では，RCW 103を対象として観測された 4つの観測データと，バックグラ
ウンド推定のために観測された超新星残骸から北側の blank sky観測 1つを使用した．以
下の表 6.1にその一覧を示す．pnは 2018年の観測を除いて Small Window modeで運用
されており，超新星残骸のシェル付近の領域が視野内ではなかったので，今回の解析にお
いて pnの観測は使用しなかった．また，2016年の観測データにおけるMOSの観測も同
様の理由で使用しなかった．

表 6.1: XMM-Newton衛星搭載の検出器によるRCW 103の観測
観測 ID 観測開始日 観測時間 ∗(ks)

MOS1 MOS2 RGS1 RGS2

RCW 103 0113050601 2001/9/3 13.2 14.1 9.9 9.6

0302390101 2005/8/23 54.5 56.5 58.7 58.6

0743750201 2016/8/19 – – 49.7 48.8

0805050101 2018/2/14 55.7 57.4 35.6 35.1

Background 0113050701 2001/9/3 10.7 11.0 11.0 10.7

∗ スクリーニング後の観測時間を表す．

本研究の解析では，NASA提供のHEADAS software 6.28(https://heasarc.gsfc.nasa.

gov/docs/software/heasoft/)と ESA提供の XMM-Newton Science Analysis System

(SAS) version 18.0.0 (https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/sas-download)

を使用し，校正データは 2021年 5月の時点で最新のデータ (https://www.cosmos.esa.

int/web/xmm-newton/current-calibration-files)を使用した．MOSのデータはSAS

のコマンド emchainを用いて再プロセスとスクリーニングを行った．RGSのデータはSAS

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/heasoft/
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/heasoft/
https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/sas-download
https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/current-calibration-files
https://www.cosmos.esa.int/web/xmm-newton/current-calibration-files
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のコマンド rgsspecを用いて再プロセスを行い，最も暗電流の影響が強くなるCCD9のラ
イトカーブを作成してスクリーニングする範囲を決めた．全観測のRGSにおけるCCD9

のライトカーブは以下の図 6.1のようになっており，太陽フレアによる soft protonの影響
が少ないと考えられる count rate ≤ 0.1 count s−1のデータのみを，バックグラウンド観
測を含む全ての観測で使用した．

0113050601 0302390101 0743750201

0805050101 0113050701 (background)

図 6.1: RCW103の RGS1の CCDチップ 9の光度曲線．それぞれの番号は観測 ID(表 6.1)を示
している．

6.2 解析と結果
RCW 103におけるプラズマの分布を調べるために，MOS1の観測からX線 3色イメー
ジを作成した (図 6.2 a)．先行研究 (Frank et al., 2015; Braun et al., 2019; Zhou et al.,

2019)でも述べられていたように，爆発噴出物と思われる 1.3–2.5 keVの放射は超新星残骸
全体に等方的に広がっており，北西領域と南東領域では星間物質もしくは星周物質が前方
衝撃波で集められ加熱されたことによる放射だと思われる 0.4–1.0 keVの放射が強くなっ
ている．この分布は，3で述べたような星周物質が超新星爆発の衝撃波に掃き集められて，
超新星残骸のシェル付近に分布する描像と一致しており，シェル付近の領域には星周物質
が含まれていることが期待される．また，低エネルギーの放射 (0.4–0.75 keV)だけに注目
すると，北西領域と南東領域の構造は，図 6.2(b),(c)に示すように，さらに細かい構造に
分離できることがわかる．5.3.2章で述べたように，RGSの分散方向に対して∼ 1arcmin

程度の広がりの構造に対してであれば，RGSを使用して窒素の輝線を分離できることが
期待される．以上の理由から，スペクトル抽出領域としてコンパクトな 3つの領域 (領域
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A，B，C)を選んだ．領域の直径はそれぞれ，0.56 arcmin(領域A)，0.77 arcmin(領域B)，
0.90 arcmin(領域C)であり窒素の輝線を十分に分離可能であると考えられる．
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図 6.2: RCW 103の X線 3色イメージ．左 (a)：赤が 0.40–0.75 keV，緑が 0.75–1.3 keV，青が
2.0–7.2 keVの放射に対応している．破線で囲まれた領域は RGSの視野を示し，長軸方向がエネ
ルギー分散軸方向を示す．単軸方向はエネルギー分散軸と垂直なので，空間分解が可能である．破
線の色は各観測 IDに対応しているおり白が 0113050601，赤が 0302390101，緑が 0743750201，マ
ゼンタが 0805050101を示す．シアンの円はスペクトル抽出領域を示す．右上 (b)，(c)：左と同じ
視野で低エネルギー (0.5–1.2 keV)のX線放射のみのイメージ．(b)と (c)では領域Cを示すため
にカラースケールを変えている．

3つの領域のスペクトル抽出では，図 6.2に示す各領域の中心を放射の中心とし，各観
測において分散軸垂直方向 (図 6.2 a)の視野は各領域の直径に合わせ，その幅を持った分
散軸方向の放射全てを使った．バックグラウンド観測のスペクトルは，視野全ての放射を
使って作成した．図 6.3にRCW 103のスペクトルの一例を示す．5.3.2章で述べたように
RGSのエネルギー分解能はMOSよりも良いため，CCDカメラでは今まで検出できてい
なかった窒素の輝線が新たに検出され，また検出されていた輝線もさらに精密に分光でき
ていることがわかる．
次にこれらのスペクトルからプラズマの温度や元素組成を調べるために，RGS1と 2を
組み合わせた 1次光，2次光スペクトル及びMOS1,2のスペクトルを各領域において同時
フィットを行った．スペクトルフィットでは，RGSのデータはエネルギー分解能が高い
低エネルギー側 (< 1 keV)のデータを，MOSのデータは先行研究 (Frank et al., 2015;

Braun et al., 2019; Zhou et al., 2019)と同様に≤ 5 keVのデータを使用した．5.3.2章で
述べたようにRGSスペクトルには分散方向の輝度分布が反映されてしまうため，スペク
トルフィットを行う上で応答関数に輝度分布を畳み込む必要がある．各輝線を放出するプ
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図 6.3: RCW103の領域Aの 2001年観測におけるX線スペクトル．赤はRGSの 1次光スペクト
ルを，黒はMOS1のスペクトルを示している．

ラズマの輝度分布を調べるために，各輝線のエネルギーに対応するX線イメージをMOS1

の観測を使って作成した．その結果を図 6.4に示す．プラズマの輝度分布は対応する輝線
に応じて異なったため，SASのコマンド rgsrmfsmoothを使用し，MOS1のX線イメージ
から応答関数に輝線ごとの輝度分布を畳み込んだ．
先行研究 (Frank et al., 2015; Braun et al., 2019)では，3つの領域のスペクトルは逆行
衝撃派で加熱された爆発噴出物と思われる高温 (∼0.6 keV)のプラズマと，前方衝撃波で
加熱された星周物質もしくは星間物質と思われる低温 (∼0.2 keV)のプラズマの 2温度の
成分でよく再現されている．これは観測者側に掃き集められた星周物質や星間物質から
なる球殻があり，その後方に爆発噴出物があるという描像で理解される．そのためフィッ
トのモデルには，先行研究 (Frank et al., 2015; Braun et al., 2019)と同様に 2温度の電離
非平衡モデル (vnei)を使用した．イオン温度，イオン化タイムスケール，高温成分のNe,

Mg, Si, S, Feの元素組成比，低温成分のN, O, Neの元素組成比をフリーパラメータにし，
他の元素は太陽組成 (Wilms et al., 2000)に固定した．またNiの元素組成比を Feの元素
組成比と共通とした．超新星残骸から衛星までの星間吸収のモデルは Tübingen-Boulder

星間吸収モデルを使い，モデル内で仮定されている星間物質の元素組成と一致させるため
に，元素組成モデルはWilms et al. (2000)の組成比を使用した．
フィット結果を図 6.5に，ベストフィットパラメータを表 6.2に示す．図 6.5(c)に示すと
おり，低エネルギー側 (≲ 1.2 keV)で低温成分が，高エネルギー側 (≳ 1.2 keV)で高温成
分がそれぞれ支配的になっており，これは先行研究と一致している．高温成分の元素組成
及び各成分のイオン温度やイオン化タイムスケールは先行研究 (Frank et al., 2015; Braun

et al., 2019; Zhou et al., 2019)と一致しており，高温成分は超新星残骸の全体に等方的に



6.2. 解析と結果 55
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N VII Lyα (0.48-0.53 keV) O VII Heα (0.53-0.62 keV) O VIII Lyα (0.62-0.70 keV)

Fe XVII (3s-2p) (0.70-0.78 keV)

Ne X Lyα (0.98-1.30 keV) Mg XI Heα (1.30-1.75 keV) Si XIII Lyα (1.75-2.50 keV)

Ne IX Heα (0.89-0.98 keV)Fe XVII (3d-2p) (0.78–0.89 keV)

0 0.0096 0.029 0.067 0.14 0.3 0.6 1.2 2.4 4.9 9.
0.20 0.33 0.54 0.88 1.43 2.26 3.59 6.07 (photons/s)

図 6.4: 図 6.3で示される各輝線の輝度分布を示したMOS1イメージ．データは 2001年観測のも
のを使用．明るいコンパクト天体からの放射が含まれる中心領域は除去している．

広がっている後方衝撃波で加熱された爆発噴出物を再現していると考えられる．低温成分
においては，イオン温度やイオン化タイムスケールは先行研究 (Frank et al., 2015; Braun

et al., 2019; Zhou et al., 2019)と一致しており，前方衝撃波で加熱された星周物質もしく
は星間物質を再現していると考えられる．また，今回新たにRGSのデータを使ったこと
で，低温成分のN, O, Neの元素組成を決めることができ，NとOの元素組成比 (N/O)の
各領域での重み付け平均値は 3.8± 0.1 (N/O)⊙と求められた．星間物質のNとOの元素
組成比は∼ 1 (N/O)⊙であると考えられるため，今回の解析で得られた高いN/Oは，3つ
の領域に親星から放出された星周物質が含まれていることを強く示唆する結果となった．
次に我々は，この領域A，B，Cにどの時期に出した星風までが集められているかを推
定した．まず，星周物質は 3.1で説明したようにX線で見えるシェルの端まで集められて
いると仮定されるので，RCW 103のX線の見かけ上の半径 (5 arcmin; Braun et al., 2019)

から中心天体から集められた星周物質までの実際の距離を求める．天体の見かけ上の距離
と実際の距離D (pc)の間の関係は，以下の式 6.1で表される．

D = d× θ (6.1)

ここで，dは天体と観測者の間の距離 (pc)，θは天体の見かけ上の距離 (ラジアン)である．
この式にRCW 103までの距離 (3.1 kpc; Reynoso et al., 2004)，中心天体からシェルまで
の見かけ上の距離 (5 arcmin)を代入すると，D = 4.5 (pc)と求められる．次に，この距離
を 2.3.2章の図 2.7に当てはめると，以下の図 6.6のようになる．この推定から，RCW 103
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図 6.5: RCW 103の領域 ABCのスペクトルフィット結果．左：領域 Aにおける RGS1と 2を
合わせた 1次光 (a1)，2次光 (a2)，MOS1と 2 (c)の同時フィットによって得られたスペクトル．
番号 01, 03, 07, 08はそれぞれ観測 ID 0113050601, 0302390101, 0743750201, 0805050101にそれ
ぞれ対応している．破線と点線はそれぞれ高温と低温の電離比平衡プラズマの成分を示している．
点破線はガウシアン成分を示している．中と右：領域 Bと領域Cにおけるスペクトル．色や番号
は左と同じ．
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表 6.2: RCW 103のベストフィットパラメータ

成分 パラメータ (単位) 領域A 領域B 領域C

Absorption NH (1022 cm−2) 0.881+0.002
−0.004 0.91± 0.01 1.07± 0.01

Low-temperature NEI kTe (keV) 0.202+0.003
−0.001 0.200± 0.001 0.198± 0.002

N (Abundance) 1.4± 0.1 1.5± 0.1 1.1+0.2
−0.3

O (Abundance) 0.38± 0.01 0.42+0.03
−0.01 0.33+0.02

−0.03

Ne (Abundance) 0.62+0.01
−0.02 0.65± 0.02 0.57+0.05

−0.01

net (10
11 cm−3 s) > 100 > 100 > 100

norm ∗ 1.23+0.05
−0.04 1.31+0.07

−0.13 0.51+0.06
−0.03

High-temperature NEI kTe (keV) 0.650+0.003
−0.007 0.59± 0.01 0.57± 0.01

Ne (Abundance) 2.0± 0.1 1.8+0.6
−0.2 1.2± 0.1

Mg (Abundance) 1.5± 0.1 1.5+0.4
−0.1 1.4+0.2

−0.1

Si (Abundance) 2.2+0.1
−0.2 2.0± 0.2 1.9+0.2

−0.1

S (Abundance) 1.3+0.2
−0.1 1.4± 0.2 1.3+0.2

−0.1

Fe (=Ni) (Abundance) 1.48+0.2
−0.3 1.6+0.2

−0.1 1.3± 0.1

net (10
11 cm−3 s) 3.2+0.4

−0.2 5.0+1.7
−0.3 3.7+0.3

−0.7

norm ∗ 0.044+0.003
−0.002 0.055± 0.005 0.023± 0.002

W-statistic/d.o.f. 20769/15339 13992/12746 15517/15340

∗ norm = 10−14

4π(DA(1+z))2

∫
nenHdV．詳細は 3.3章を参照．

の領域A，B，Cには，主系列星期の星風や星間物質は含まれておらず，赤色超巨星期や
ウォルフ・ライエ星期に出た星風のみが含まれていると考えられる．
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図 6.6: RCW 103のシェルと星周物質の構造．左：赤色超巨星で最期を迎える比較的低質量の星
の爆発前の星周構造．青がMSシェル，灰色が恒星風バブル，赤が赤色超巨星風によって形成さ
れる星周物質をそれぞれ示している．白の破線はRCW 103の前方衝撃波の位置を示しており，こ
の位置より内側の物質がこの白線まで掃き集められていると考えられる．右：ウォルフ・ライエ
星で最期を迎える比較的高質量の星の爆発前の星周構造．オレンジ色はウォルフ・ライエ星風に
よって形成される星周物質を示し，それ以外の色は左図と同じ対応になっている．
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星周物質の元素組成シミュレーション

星周物質のN/Oは恒星の初期状態によって変化し，特に質量，金属量，回転速度，対流
などに強く依存する (Maeder et al., 2014)ため，RCW 103の星周物質のN/Oから親星の
これらの物理量を推定できることが期待される．この推定を行うために，恒星進化モデル
から計算される様々な恒星の進化シミュレーションのデータを使った．恒星進化のシミュ
レーションデータでは，主系列星段階が始まってから爆発する前までの恒星表面の元素組
成と質量損失率が計算できる．本研究では，これらのデータを使用してN/Oの進化と質
量損失率の進化を計算し，各時期において吹き出す星風のN/Oを計算することで，星周
物質のN/Oと親星の物理量との関係を調べた．以下では使用したシミュレーションコー
ドとデータの各パラメータ，及び結果について説明する．

7.1 使用したシミュレーションデータと各パラメータ
以下では，恒星進化計算に使用されたシミュレーションコードとその特徴，及び使用し
たモデルのパラメータについて説明する．

HOngo Stellar Hydrodynamics Investigator (HOSHI) code

HOSHI codeは，1次元恒星進化計算コードで高橋亘氏，吉田敬氏たちによって開発され
た (Takahashi et al., 2013, 2014, 2018; Yoshida et al., 2019)．本修士論文では，このコー
ドを使ってベテルギウスの進化シミュレーションを行った Luo et al. (2022)のデータと，
同じ条件で質量や初期回転速度等を変えて吉田敬氏にシミュレーションを行っていただい
たデータを使用している．HOSHI codeのシミュレーションは，主系列星の最初期 (零歳
主系列)から中心温度が logTc = 9.2に到達して，おおよそ炭素燃焼からネオン燃焼がコ
アで生じている期間になるまで行なわれている (Luo et al., 2022)．2.1.4章で述べた炭素
燃焼の後から重力崩壊するまでの進化は，∼ 102年以下とそれまでの進化 (∼ 107 年)に比
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べて非常に短いので，この期間に放出された星風による影響は少ないと考えられる．核燃
焼には，Takahashi et al. (2018)で開発された，300種類の核種の核反応ネットワークを使
用し，このネットワークの核反応率は JINA核反応データベース (JINA reaclib database

v1; Cyburt et al., 2010)から定義されている．ただし，12C+ 4He −−→ 16O+ γの反応率
だけはCaughlan & Fowler (1988)の 1.2倍に定義されている．回転による影響は初期表面
子午線速度と恒星が遠心力で崩壊してしまう臨界速度の比で定義され，HOSHI codeでは
臨界速度をケプラー速度 (vK =

√
GM/Rpb)で定義している．対流層の厚みには対流オー

バシュートにより不定性が生まれる．対流オーバーシュートとは定義される対流層と放射
層の境界で，物質の加速度は 0になるが，速度が 0にならないことに起因する対流運動の
漏れ出しのことである．対流層の厚みが増えるとより外側の物質まで対流によって中心
へと運ばれることになるので，主系列星段階で合成されるヘリウムの量が増えることにな
り，合成される元素の組成に変化を及ぼす (e.g, Kippenhahn et al., 2013)．逆に，中心で
合成された元素もより表面近くまで運ばれることになるので，表面から出ていく星風の元
素組成も変化することになる (7.2で説明)．このように，対流オーバーシュートは恒星進
化を考える上で重要な効果である．以下ではこの対流オーバーシュートについて詳しく説
明する．
対流層の領域は，恒星内部の圧力勾配を表す以下の式 7.1で定義される．

△rad ≡
(
d log T

d logP

)
rad

≥ △ad ≡
(
d log T

d logP

)
ad

(7.1)

ここで△radはエネルギー輸送を放射だけで賄うことを仮定した際に必要な温度勾配で，
△adは断熱温度勾配である．△ ≡

(
d log T
d logP

)
を対流層内の温度勾配とすると，あるガスの

塊が断熱的に移動するとするとその加速度には以下の式 7.2の関係がある．

ρ
dv

dt
≈ −g∆ρ =

g2ρ2

P

(
− ∂ log ρ

∂ log T

)
p

(△−△ad)∆r (7.2)

ここで，gは重力加速度，ρはガスの塊の密度，∆rはガスの塊の動径方向への微小変位
である．以上の式 7.1と 7.2を考えると，対流層と放射層の境界 (△ = △ad)では物質の
加速度は 0になるが，速度が 0になるわけではない．そのため，境界の下層から運動を始
めたガスの塊の対流運動が境界を超えて放射層へ漏れ出すことになる．この現象は例え
ば変光星の脈動を観測することによって確認されている (Dupret et al., 2004)が，オーバ
シュートと他の恒星の物理量との関係は分かっておらず，理論的に求めることもできな
い．HOSHI codeでは対流オーバーシュートによる不定性を以下の式 7.3から定義される
オーバーシュートパラメータ (fov)で再現しており，大きいほど対流層の厚みが増えるこ
とになる．

D = D0 exp(
−2∆r

fovHp

) (7.3)

ここで，Dは対流層の拡散係数，D0は拡散定数，∆rは境界からの距離，HPは圧力スケー
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ルハイトである．本修士論文に使用したデータでは，主系列星の間は fov = 0.01, 0.03の 2

種のモデルで計算され，ヘリウム燃焼後は両方のモデルで fov = 0.002で計算されている．

Geneva code

Geneva codeは 1次元恒星進化コードで，Patrik Eggenberger氏たちによって開発され
た (Eggenberger et al., 2008)．本修士論文では，このコードで太陽の金属量と同じで質量
が 0.8–120 M⊙の恒星進化シミュレーションを行った Ekström et al. (2012)のデータを
使う．Geneva codeのシミュレーションは，零歳主系列から中心の炭素燃焼が終わるまで
行われている．核反応ネットワークは，核反応データベース (NACRE database Angulo

et al., 1999)から定義されている核反応ネットワーク生成ツール (NetGen tool Jorissen &

Goriely, 2001; Aikawa et al., 2005; Xu et al., 2013)を主に使用して計算されている．14N+
1H −−→ 15O+ γはMukhamedzhanov et al. (2003)，4Neのトリプルアルファ反応はFynbo

et al. (2005)，12C+ 4He −−→ 16O+ γはKunz et al. (2002)，22Ne+ 4He −−→ 25Mg+nは
Jaeger et al. (2001)で定義された反応率がそれぞれ使われている．また，初期質量 9 M⊙

以上の星には，NeNa-MgAlサイクルが組み込まれており，このサイクルの反応の中で，
21Ne + 1H −−→ 22Na + γと 22Ne + 1H −−→ 23Na + γにはそれぞれ Iliadis et al. (2001)と
Hale et al. (2001)の反応率が，それ以外の反応はNACRE databaseの反応率が使われて
いる．Geneva codeでは，臨界速度をRocheモデルにおいて恒星の重力加速度を遠心力に
よる加速度が超える速度 (vcrit =

√
2GM/3Rpb)で定義している．対流オーバーシュート

による不定性は，以下の式 7.4から定義されるオーバーシュートパラメータ (αov)で再現
している．

αov =
dover
HP

(7.4)

ここで，doverは対流層の拡散距離，HPは圧力スケールハイトである．本修士論文に使用
したデータでは，大質量星 (≥ 1.7 M⊙)の場合，水素燃焼とヘリウム燃焼の間はαov = 0.1

で計算され，ヘリウム燃焼後は対流オーバーシュートの効果は考慮されていない．
本修士論文で使用したモデルのパラメータを表 7.1に示す．HOSHI codeのデータは主
に，赤色超巨星の状態で爆発すると考えられる比較的低質量の星について，初期質量，初
期回転速度，対流オーバーシュートの表面組成への影響を調べるために使用し，Geneva

codeのデータは，より広い範囲の初期質量に対する表面組成の変化を調べるために使用
した．両モデルで臨界速度，オーバーシュートパラメータの定義が違うため，本修士論文
では臨界速度を vK ≈ 1.22 vcritの関係を使ってケプラー速度 (vK)に，オーバーシュート
パラメータを fov ≈ 0.09 αovの関係 (Claret & Torres, 2017)を使って fovに統一している．
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7.2 恒星の初期パラメータと星風の元素組成の関係
RCW 103の星周物質の N/Oと比較するため，上記で説明したそれぞれのモデルに対
して，恒星進化の初期パラメータによって，星風が吹き出す恒星表面のN/Oの進化がど
う変化するかを計算した．パラメータによる恒星進化の変化を比較するために恒星表面の
N/Oと質量損失率の一例を図 7.1に示す．2.2章で述べたように，ヘリウム燃焼が始まっ
て赤色超巨星段階に入ると質量損失が大きくなり，それにより水素外層が放出されると
CNOサイクルの生成物が支配的になる対流層の物質が表面に露出する様子が確認できる．
以下では各パラメータと恒星表面のN/Oの進化の関係について，シミュレーションの結
果と物理的考察を述べる．
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図 7.1: HOSHI codeで計算された初期質量 15M⊙の恒星における表面のN/Oと質量損失の進化．
赤が恒星表面のN/Oを，青が質量損失率を示している．黒の破線は赤色超巨星期に入る時間を示
している．

初期質量との関係
図 7.2に，無回転モデルにおける恒星の進化終盤の質量損失率と恒星表面のN/Oの進
化を示す．初期質量が 15 M⊙以上の星は，初期質量が大きい星であればあるほど赤色超
巨星段階の初期に恒星表面のN/Oが上昇することがわかった (図 7.2 b，c，d)．図 7.1 (d)

において，表面のN/Oが上昇した後，減少に転じているのは，2.2.2章で述べたように，
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ウォルフ・ライエ星段階になって，酸素が豊富なヘリウム燃焼層が表面に露出しているこ
とを示している．この初期質量との関係は 2.2.1章で説明した輻射圧に起因すると考えら
れる．初期質量が大きい星ほど光度が大きくなって輻射圧が大きくなり，主系列星段階で
吹き出る星風の量が増加するので，対流層が表面に露出する時期が早くなり，結果として
初期質量が大きい星ほど表面の N/Oが早期に増加する (e.g. Mauron & Josselin, 2011)．
初期質量が 12 M⊙以下の星は上述の傾向と異なり，低い質量であっても表面のN/Oが早
期に上昇している傾向にある (図 7.2 a)．これらの星は，2.1.4章で説明した汲み上げ効果
によって，窒素を多く含む対流層が他の星よりも表面近くまで成長する (e.g. Karakas &

Lattanzio, 2014)．そのため，主系列星の質量損失が小さくても表面のN/Oは早期に上昇
し，このような傾向が生まれていると考えられる．

(a)

(c)

(b)

(d)

10 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.01 15 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.01

60 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.00925 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.01

図 7.2: 初期質量 10M⊙ (a)，15M⊙ (b)，25M⊙ (c)，60M⊙ (d)の恒星における表面のN/Oと質
量損失の進化．赤が恒星表面のN/Oを青が質量損失率を示している．黒の破線は赤色超巨星期に
入る時間を示している．

初期回転との関係
図 7.3に，様々な初期回転速度のモデルにおける恒星の進化終盤の質量損失率と恒星表
面のN/Oの進化を示す．初期回転速度が速いと，より早期に恒星表面におけるN/Oが上
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昇することが分かった．初期回転による恒星表面のN/Oへの影響は主に 2種類考えられ
る．1つ目は遠心力によって質量損失率が増加することによる影響である．初期回転速度
が速いと主系列星段階における質量損失率が遠心力によって高くなり，対流層より上層に
ある物質が，初期回転速度が遅い星よりも早期に吹き出ることになる．これによって，赤
色超巨星期に入ってから早期に対流層の物質が表面に露出することになると考えられる
(Owocki, 2004)．2つ目は水素燃焼殻の再点火による影響である．ヘリウム燃焼で生成さ
れた物質である炭素や酸素が回転によって水素燃焼殻に運ばれると，CNOサイクルの種
になる炭素や酸素が増えることになるため，そこで再度水素燃焼が起こる (Heger et al.,

2000)．これによって対流層に含まれる窒素の量が増加し，対流層が表面に露出したとき
のN/Oが上昇することになる．また，1つ目の効果で質量損失率が増加することで，ウォ
ルフ・ライエ星のモデル (図 7.3 d)において，より質量が低い星でも酸素が豊富なヘリウ
ム層の物質が星風として吹き出していることが分かる．

(a)

(c)

(b)

(d)

15 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.01 15 M⊙ , vinit /vK = 0.2 , fov = 0.01

40 M⊙ , vinit /vK = 0.33 , fov = 0.00940 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.009

図 7.3: 初期質量 15M⊙で，vinit/vK = 0 (a), 0.2 (b)，初期質量 40M⊙で，vinit/vK = 0 (c), 0.33 (d)

の恒星における表面のN/Oと質量損失の進化．赤が恒星表面のN/Oを青が質量損失率を示して
いる．黒の破線は赤色超巨星期に入る時間を示している．
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オーバーシュートとの関係
図 7.4に，様々な fovにおける恒星の進化終盤の質量損失率と恒星表面のN/Oの進化を
示す．初期質量が 15 M⊙以上の星は，fovが大きいと，より早期に恒星表面におけるN/O

が上昇することが分かった．fovが大きくなると対流層が厚くなるので，窒素がより恒星
の表面に近いところまで運ばれる．それによって早期に表面のN/Oが高くなっていると
考えられる．初期質量が 12 M⊙以下の星 (図 7.4 a, b)は，主系列星期のオーバーシュー
ト層に関係なく，汲み上げ効果によって対流層が成長するので，他の星と違ってオーバ
シュートによるN/Oへの影響は少ないと考えられる．

(a)

(c)

(b)

(d)

12 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.01 12 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.03

20 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.0320 M⊙ , vinit /vK = 0 , fov = 0.01

図 7.4: 初期質量 12M⊙で，fov = 0.01 (a), 0.03 (b)，初期質量 20M⊙で，fov = 0.01 (c), 0.03 (d)

の恒星における表面のN/Oと質量損失の進化．赤が恒星表面のN/Oを青が質量損失率を示して
いる．黒の破線は赤色超巨星期に入る時間を示している．

質量，回転，オーバーシュートそれぞれのパラメータが恒星表面のN/Oに及ぼす影響
を表 7.2にまとめる．初期質量が高いほど，放射圧が強くなるのでN/Oはより早期に高
くなるようなる．ただし初期質量が 12 M⊙以下の星では汲み上げ効果によって表面近く
まで窒素が運ばれるため，初期質量が∼ 15 M⊙の星より早期にN/Oが高くなる．初期回
転速度が速いほど，N/O∼ 1の外層が早く剥がれるほか，内部で合成される窒素の量が増
えるので表面のN/Oは早期に高くなる．オーバーシュートパラメータが高いと窒素過剰
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な対流層がより表面近くまで成長するため，表面のN/Oは早期に高くなる．表面のN/O

が早期に上昇するとN/Oは大きい星風の量が多くなることになり，その結果星周物質の
N/Oが大きくなる．
6.2章で推定した結果から，超新星残骸RCW 103で観測された星周物質のN/Oは赤色
巨星期やウォルフ・ライエ星期に吹き出た星風のみを集めた N/Oと考えられる．図 7.5

に表 7.1に示したモデルから計算された星周物質のN/Oと質量の関係を示す．初期回転
なし，fov = 0.01, 0.009のモデル (図 7.5 a，c 赤線)を見ると初期質量が 12 M⊙以下の星
は汲み上げ効果によりN/Oが高く，15 M⊙でその効果がなくなるので一度減少，そこか
ら質量が上がると輻射圧が強くなるので再び上昇，そして 40 M⊙を超えると酸素が豊富
なヘリウム層の物質が多くなり再び減少する傾向がわかる．vinit/vKの傾向を見ると，赤
色超巨星で最期を迎えるHOSHI codeのモデル (図 7.5 a， b)では，同じ質量のモデルに
おいて，初期回転速度が速いモデルほど N/Oが上昇しているのが分かる．また Geneva

codeのモデル (図 7.5 c)を見ると，ウォルフ・ライエ星で最期を迎える初期質量が 20 M⊙

以上の星において，初期回転速度が速いとより質量が軽い星でN/Oが減少していくこと
が分かる．オーバーシュートの依存性 (図 7.5 a，b)を見ると初期質量が 15–20 M⊙の星
で，恒星表面のN/Oが早期に上昇することによる影響が強く出ていることが分かる．一
方で，初期質量が 12 M⊙以下の星は，上述したように汲み上げ効果の影響の方が強いた
め依存性が現れていないと考えられる．
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(a)

(c)

(b)

fov = 0.03fov = 0.01

fov = 0.009

図 7.5: 恒星の各パラメータと全ての巨星風を積算した星周物質のN/Oの関係．上：HOSHI code

で計算された赤色超巨星で最期を迎える星の星周物質のN/O比と恒星の初期パラメータとの関係．
それぞれの色は初期回転速度に対応しており，左図 (a)は fov = 0.01，右図は fov = 0.03のモデル
の結果を示す．下 (c)：Geneva codeで計算されたウォルフ・ライエ星で最期を迎える星の星周物
質のN/O比と恒星の初期パラメータとの関係．それぞれの色は初期回転速度に対応している．
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表 7.1: 恒星進化シミュレーションのモデルパラメータ
コード 初期質量 vinit/vK fov 爆発前の星の状態 ∗
HOSHI code 10 0, 0.1, 0.2, 0.4 0.01, 0.03 RSG

12 0, 0.1, 0.2 0.01, 0.03 RSG

15 0, 0.1, 0.2, 0.4 0.01, 0.03 RSG

17 0, 0.1, 0.2, 0.4 0.01, 0.03 RSG

20 0, 0.1, 0.2, 0.4 0.01, 0.03 RSG

25 0, 0.1, 0.2, 0.4 0.01, 0.03 RSG

Geneva code 8 0 0.009 RSG

9 0, 0.33 0.009 RSG

10 0 0.009 RSG

11 0 0.009 RSG

12 0, 0.33 0.009 RSG

14 0 0.009 RSG

15 0, 0.33 0.009 RSG

17 0 0.009 RSG

20 0, 0.33 0.009 RSG,WR

22 0 0.009 WR

23 0 0.009 WR

25 0, 0.33 0.009 WR

32 0, 0.33 0.009 WR

40 0, 0.33 0.009 WR

50 0 0.009 WR

60 0, 0.33 0.009 WR

∗ RSGは赤色超巨星，WRはウォルフ・ライエ星を表す．

表 7.2: 恒星の初期パラメータと表面のN/Oの依存性
初期パラメータ 効果 影響を及ぼす理由

質量 重いほどN/Oが早く上昇 放射圧が強くなる
質量 (≲ 12 M⊙) 重い星よりN/Oが早く上昇 汲み上げ効果が効く

回転 速いほどN/Oが早く上昇 主系列星段階での質量損失が上昇
オーバーシュート 大きいほどN/Oが早く上昇 対流層が表面近くまで成長
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議論

6章と 7章の結果から，RCW 103における星周物質のN/Oと恒星進化シミュレーション
から計算された様々な恒星のN/Oを比較し，親星の推定を行った．以下では本研究で調
べた星周物質のN/Oを使った親星推定の結果を示し，他の親星推定と比較して議論する．
また求められた親星の物理量からRCW 103の中心にあるマグネターの起源について議論
する．

8.1 親星推定
これまでも述べてきた通り，親星の様々なパラメータは超新星爆発に含まれる元素や中
心のコンパクト天体の物理量に反映される．以下では，本研究で調べた星周物質のN/O

を使った親星推定と先行研究でも行われた爆発噴出物の元素組成を使った親星推定を比
較することで親星の物理量を制限する．

星周物質のN/Oを使った親星推定
6章のスペクトル解析から得られた，RCW 103における星周物質のN/Oの結果を，星周物
質のN/Oと初期質量や初期回転速度などとの関係を示した 7章の図 7.5に加えたものを図
8.1に示す．図 8.1から分かるように，RCW 103の親星は，初期回転の速い (vinit/vK = 0.4)

赤色超巨星やオーバシュートが低く (fov = 0.01)，中質量 (15–20 M⊙)の恒星ではないこ
とが分かった．星周物質のN/Oを変化させるパラメータは 7章で述べたとおり複数ある
ので，これまで推定するのが難しかった初期回転速度やオーバーシュートについての制限
を与えることが可能になる．その一方で，星周物質のN/Oを使った親星推定だけでは一
意に親星のパラメータを決めることができないので，以下で述べるもう一つの独立した親
星推定と比較してモデルを制限する必要がある．
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(a)

(c)

(b)

fov = 0.03fov = 0.01

fov = 0.009

図 8.1: RCW 103と恒星進化シミュレーションの星周物質のN/Oの比較．黒の破線は 6章で得ら
れたRCW 103の星周物質のN/Oの最尤値であり，オレンジの帯は 1σの誤差を示す．上：HOSHI

codeで計算された赤色超巨星で最期を迎える星の星周物質のN/Oと恒星の初期パラメータとの関
係．それぞれの色は初期回転速度に対応しており，左図 (a)は fov = 0.01，右図 (b)は fov = 0.03

のモデルの結果を示す．下 (c)：Geneva codeで計算されたウォルフ・ライエ星で最期を迎える星
の星周物質の N/Oと恒星の初期パラメータとの関係．それぞれの色は初期回転速度に対応して
いる．
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爆発噴出物の元素組成を使った親星推定
親星の質量を制限するために，爆発噴出物の元素組成を使った親星推定を行う．従来，
超新星残骸の親星推定には，爆発噴出物の元素組成が主に用いられてきた．RCW 103も
先行研究では，爆発噴出物の元素組成を Sukhbold et al. (2016)や Nomoto et al. (2006)

の 1次元爆発シミュレーションと比較し，親星は 18 M⊙ (Frank et al., 2015)，12–13 M⊙

(Braun et al., 2019)，< 13 M⊙ (Zhou et al., 2019)とそれぞれ求められている．これら
の先行研究では，Ne，Mg，S，Feなど様々な元素と Siの比をシミュレーションと比較し
ている．一方で，Katsuda et al. (2018)では，Sukhbold et al. (2016)の 1次元爆発シミュ
レーションの元素組成比の中で，初期質量との相関が最も強いのは鉄とケイ素の比 (Fe/Si)

であると述べられている．図 8.2に爆発噴出物の Fe/Siと親星質量との関係，及び先行研
究 (Frank et al., 2015; Braun et al., 2019)と本研究におけるスペクトル解析から得られ
た Fe/Siの値の下限値を示す．本研究，Frank et al. (2015)，Braun et al. (2019)ではス
ペクトル解析の際にFeと Siをフリーパラメータとしており，超新星残骸を複数領域に分
けてスペクトルフィットを行なっているため，Fe/Siのベストフィットパラメータが最も
小さい領域の値を下限値として使用している．Zhou et al. (2019)のデータは，Feを太陽
組成に固定し，Siをフリーパラメータにしているほか，超新星残骸全ての領域の放射を
合わせてスペクトルフィットを行なっており，パラメータの誤差が大きかったため使用し
なかった．図 8.2から考えると，爆発噴出物の Fe/Siの結果から推定される親星の質量は
10–11 M⊙以下となる．
以上の 2つの親星推定から考えられる親星のモデルを表 8.1にまとめる．この表にま

表 8.1: RCW 103の親星モデル
推定方法 初期質量 (M⊙) vinit/vK (km s−1) fov

星周物質のN/O 10–12 0–0.2 0.01, 0.03

15，∼ 17 0, 0.1 0.03

∼ 25 0.1, 0.2 0.01

∼ 30 0 0.009

∼ 50 0.33 0.009

爆発噴出物の Fe/Si ≲ 12 – –

とめた結果から，2つの独立した手法の親星推定で一致する RCW 103の親星モデルは，
初期質量が 10–12 M⊙ で vinit/vK ≤ 0.2，fov = 0.01, 0.03の親星となる．この結果から
RCW 103の親星は天の川銀河系に存在する多くのOB型主系列星と同様の物理量 (Daflon

et al., 2007)を持った恒星である可能性が高いことが分かった．
星周物質のN/Oを使った親星推定はこれまで推定が難しかった初期回転速度やオーバー
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The revised classifications of progenitor masses are
summarized in the fourth and fifth columns of Table 1. We
then recalculated the number of progenitors to be -

+13 7
10, -

+10 10
11,

-
+7 4

9, for classes (A), (B), and (C), respectively. Given that
younger SNRs are often more sensitive to SN ejecta than older
SNRs, we also calculated the number of progenitors for
relatively young SNRs with ages less than ∼5000 years to be

-
+11 5

7, -
+4 4

6, -
+2 1

3, for classes (A), (B), and (C), respectively. Note
that the errors are due either to “marginal” progenitors between
the boundaries or to different estimates from different methods.
The “marginal” progenitors are identified when the observed
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).

6

The Astrophysical Journal, 863:127 (9pp), 2018 August 20 Katsuda et al.

Frank et al. 2015

Braun et al. 2019

Narita et al. in prep

図 8.2: 恒星の初期質量と爆発噴出物のFe/Siの関係 (Katsuda et al., 2018)．横軸は初期質量で単
位は太陽質量，縦軸は爆発噴出物のFe/Siで単位は太陽組成との比となっている．各点は Sukhbold

et al. (2016)のシミュレーション結果を示しており，黒の点破線と編みかけ部分はKatsuda et al.

(2018)での親星の種類分けを示している．緑，青，赤の点線はそれぞれFrank et al. (2015)，Braun
et al. (2019)，本研究のRCW 103のスペクトル解析の結果の下限値を示している．
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シュートの情報を得ることができる．また爆発噴出物の元素組成を使うことで初期質量の
制限ができ，それと組み合わせることで超新星残骸の親星について初期質量に加えて初期
回転速度やオーバーシュートの制限を行うことが可能になった．

8.2 親星モデルとマグネター 1E 161348–5055

4.2章でも述べた通り，RCW 103の中心のマグネターは他のマグネターに比べて極端
に遅いパルス周期 (∼ 6.67 h)を持っている．この特異性の成因が親星にあるかどうかを
調べるために，親星のパラメータとマグネターに関わる要素との関係を議論する．

8.2.1 親星とコンパクト天体形成
まず推定された親星が爆発した後に残す天体について議論する．中心に残る天体は爆発
直前のコアの状態で決まると考えられており，これは初期質量や回転，オーバーシュート
にも依存する．先行研究 (Sukhbold & Woosley, 2014; Renzo et al., 2017; Higgins & Vink,

2019)では，恒星の初期パラメータが，恒星の最期にどのような影響を与えるかがシミュ
レーションを使って計算されている．以下の図 8.3にHiggins & Vink (2019)で計算され
た恒星の初期質量，初期回転速度，オーバーシュートと，爆発前のコアの状態を表す物理
量であるコンパクトネスパラメータ ζとの関係を示す．ζは高いほどブラックホールを残
しやすくなるパラメータで，以下の式 8.1で表される．

ζM =
M/M⊙

R(Mbary = M)/1000 km

∣∣∣∣
t=tbounce

(8.1)

ここでM はブラックホール形成を特徴つける相対質量スケールであり，R(Mbary = M)

はコアバウンス時にMの質量を内包している半径である (O’Connor & Ott, 2011)．図 8.3

において，RCW 103の親星モデルを考えると，コンパクトネスパラメータが 0.2以下で
あるため，他の質量や速度を持つ恒星に比べてコンパクト天体を残しやすいと考えられる
(Sukhbold & Woosley, 2014)．以上の結果からRCW 103の親星の初期質量，初期回転速
度，オーバーシュートパラメータを考えると，爆発直前のコアはコンパクト天体を残しや
すい状態であり，爆発時に特異なことが生じた可能性は低いと考えられる．

8.2.2 親星とマグネター形成
次に，マグネターの形成過程に特異性があるかどうかを調べるために，マグネター形成
過程と推定された親星の関係について考える．マグネターの形成理論は 3.2.2章で述べた
ように主にダイナモ仮説と化石磁場仮説の 2種類が考えられている．以下ではそれぞれの
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E. R. Higgins and J. S. Vink: Massive star evolution

Fig. 12. Rotating models with ↵ov = 0.5 and a factor of 1.5 Ṁ, high-
lighting the post-MS evolution to the red for log L up to 5.8, but above
this limit remaining in the blue at TAMS.

We also examine final evolutionary phases for models from
Sect. 4 with factors of Ṁ between 0.5 and 1.5, for ↵ov = 0.1 and
0.5, finding that regardless of mass-loss rate (within our accepted
parameter range), models which adopt ↵ov of 0.1 result in RSG
evolution even at 60 M�. Figure 12 represents the observed
luminosity cut-o↵ for RSG evolution when implementing an
enhanced overshooting of ↵ov = 0.5.

6.2. Compactness parameter

Enhancing the overshooting parameter ↵ov has repercussions for
the final fate of our models. The consequences of our grid results
impact final mass estimates as well as compactness parame-
ters which may dictate black hole and neutron star formation.
We include our estimates of the compactness parameter ⇣2.5 for
all final models, in which post-MS evolution is set as stan-
dard in MESA, as a function of ↵ov and initial rotation rate.
O’Connor & Ott (2011) quantified the compactness of a presu-
pernova stellar core as seen in Eq. (3), where M = 2.5 M� is
selected as the relevant mass within which the iron core density
gradient may be defined. The parameter ⇣2.5 thus denotes how
easily a presupernova stellar core explodes; with a low value
leading to a more likely solution in which the star explodes
rather than collapsing to form a black hole. Sukhbold & Woosley
(2014) found dependencies in the treatment of convection,
including overshooting, with the explodability of presupernova
models computed with MESA,

⇣M =
M/M�

R(Mbary = M)/1000 km
· (3)

We note that with an extended convective core (↵ov = 0.5),
and thus MS lifetime, it is more di�cult to form black holes
than for ↵ov = 0.1 at the same mass range, as shown in Fig. 13.
A clear correlation with rotation rate is not reached, but can be
compared via the representative colour bar. However, we note
that rapidly rotating models with vinit = 500 km s�1 have a very
low ⇣2.5 and may explode more easily, regardless of ↵ov.

Renzo et al. (2017) presented values of ⇣2.5 � 0.25 for the
mass range 15–30 M� with varying wind parameters, which are
analogous to our results for a similar mass range with ↵ov =
0.5. However we reach values of ⇣2.5 � 0.9 with ↵ov = 0.1 for

Fig. 13. Final value of compactness parameter for the initial mass range
20–60 M� with ↵ov = 0.1 and 0.5, rotation rates of 0–500 km s�1. The
circles represent models with ↵ov = 0.1 and the triangles represent ↵ov =
0.5. Rotation rates are shown as a fraction of the maximum 500 km s�1

in the relevant colour bar.

the mass range 20–30 M�, suggesting this level of convective
mixing may be less desirable for a high chance of explodability.

7. Discussion and conclusions

We presented a calibrated grid of evolutionary models for the
mass range 8–60 M�, with initial rotation rates 0–500 km s�1,
and two values of overshooting ↵ov = 0.1 and ↵ov = 0.5
(Higgins & Vink 2018). These models have been constrained
based on results of our test-bed eclipsing binary HD 166734.
We found that rotational mixing is necessary to reproduce the
observed intermediate nitrogen enrichments, after first having
explored the possibility that this could be achieved by overshoot-
ing and mass loss alone. In particular, we developed a method of
reproducing the eclipsing binary HD 166734 based on the fun-
damental properties of mass and luminosity, utilising a new tool
known as the mass-luminosity plane, the M�L plane. This tool
presents extensive information about the dominant physical pro-
cesses for various mass ranges.

– First of all, the M�L plane allows us to exclude very large
increases or reductions in the standard mass-loss rates, via
the gradient in the M�L plane. More specifically, we can
exclude mass-loss factors that lie beyond 0.5–1.5 times the
Vink et al. (2001) prescriptions.

– Secondly, the extension of the data in the M�L plane forces
us to conclude that an additional process is required. There-
fore, we favour large overshooting values of order ↵ov =
0.5. The reproduced evolution of our test-bed high-mass
binary HD 166734 required this enhanced mixing by rota-
tion and overshooting to increase the luminosity to that of
the observed primary and secondary luminosities.

– Rotational mixing proves intrinsically necessary as the pro-
cess whereby nitrogen is dredged to the surface in any
intermediate quantity. Even though the process has been
widely researched in the last few decades, the importance
of reproducing observed surface abundances such as in
HD 166734 has not been su�ciently emphasised. We con-
firm that alternative mechanisms such as convection and
mass loss cannot alone reproduce observed surface nitrogen
abundances.

– Finally, we disfavour the application of rotationally induced
mass loss, in agreement with results from 2D computations
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図 8.3: コンパクトネスパラメータと恒星の初期パラメータの関係．丸は fov = 0.009，三角は
fov = 0.045のモデルをそれぞれ表す．それぞれの色は初期回転速度を表し，カラーバーの数値
は 500 km s−1 を最大としてそれとモデルの初期回転速度の比になっている．(Fig.13 Higgins &

Vink, 2019)
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形成過程について親星の観点から説明し，RCW 103のマグネターがこのどちらで形成さ
れた可能性が高いか議論する．

ダイナモ仮説
ダイナモ効果は，天体内部の磁気流体が回転によって磁気的な異方性を獲得すること
で，磁場を発生させる効果であり，地球や太陽など様々な天体の磁場を説明するのに使わ
れる．Thompson & Duncan (1993)ではこの効果を使ってマグネターの強磁場 (1014–15 G)

を説明するダイナモ仮説が提唱され，これまでマグネター形成仮説として広く信じられて
いた．ダイナモ効果を使ってマグネターの磁場を生成するには，中性子星の誕生初期に非
常に短い回転周期 (∼ 1 ms)が必要であり，これを達成するにはOB型主系列星として典
型的な速度 (200 km s−1)を持つ星であれば，初期質量が 35 M⊙以上必要であるとシミュ
レーションから考えられている (Gaensler et al., 2005)．しかし，近年の超新星残骸の研
究からマグネターの親星として，低質量星を示唆する結果も出ており (e.g., Zhou et al.,

2019)，低質量星がマグネターを形成する過程を新たに考える必要が生じた．

化石磁場仮説
化石磁場仮説は，低質量星でマグネターを形成するために提唱された仮説で，主系列星
時の強磁場を原子中性子星が獲得することによってマグネターのような強磁場星になる
と考えられている．103 Gを超える磁場を持っている主系列星の爆発によって形成される
中性子星は，マグネターに必要な 1014以上の磁場を獲得できると考えられており，その
ような恒星の初期質量は> 20 M⊙(Ferrario & Wickramasinghe, 2006, 2008)という説や，
それ以下の星 (> 8M⊙; Hu & Lou, 2009)とする説などがある．
本研究で求められたRCW 103の親星の初期質量 (10–12 M⊙)から考えると，ダイナモ
仮説よりも化石磁場仮説で中心のマグネターが形成されたと考えるのが妥当である．マグ
ネターの変光周期と形成仮説の比較を行うために，いくつかのマグネターとその推定され
た親星について，表 8.2にまとめる．表 8.2を見ると低質量の親星と高質量の親星を持つ
マグネターで周期の違いは見られない．この結果から，RCW 103のマグネターの特異な
変光周期は形成過程によるものであるとは考えにくいことが分かった．



76 第 8章 議論

表 8.2: マグネターとその親星
マグネターの名前 変光周期 (s) 親星質量 (M⊙) 推定方法 ∗

1E 1841–045 11.8a 11–15b 超新星残骸
SGR 0526–66 8.04c 13–17b 超新星残骸
SGR1900+14 5.16d > 40 M⊙

e 星団
CXO J164710.2–455216 10.6f ≳ 50 M⊙

f 星団
∗ 「超新星残骸」は超新星残骸の元素組成による親星推定を示し，「星団」は近くの
星団に含まれる恒星の質量分布からの推定を示す．

a Gotthelf et al. (2002)
b Zhou et al. (2019)
c Kulkarni et al. (2003)
d Marsden et al. (1999)
e Davies et al. (2009)
f Muno et al. (2006)
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第 9 章

結論と今後の展望

9.1 結論
本修士論文では，XMM-Newton衛星に搭載されているRGS検出器を使用したX線精密
分光解析から，系内の重力崩壊型超新星残骸RCW 103において，初めて窒素の輝線を検出
した．全てのスペクトルは2種類の温度を持つ電離非平衡モデルでよく再現されており，ベ
ストフィットパラメータから得られた低温プラズマの元素組成比 (N/O= 3.8±0.1 (N/O)⊙)

はRCW 103に星周物質が存在することを強く示唆する．このスペクトル解析の結果と，
シミュレーションモデルを使った星周物質のモデル計算を比較して RCW 103の親星に
ついて，質量，初期回転速度，オーバシュートの情報を得ることができた．この推定結
果と爆発噴出物の元素組成による親星推定を比較することで，RCW 103の親星は初期質
量が 10–12M⊙で，初期回転速度が vinit/vK ≤ 0.2と制限することに成功した．この結果
はRCW 103の親星がコンパクト天体を残しやすい爆発を起こしたことと，中心のマグネ
ターが化石磁場仮説で形成されたことを示唆する．また中心のマグネターがマグネターと
しては特異な非常に長い変光周期 (∼6.67時間)を持っているにも関わらず，親星の持つパ
ラメータに特異性がないことを示唆する．

9.2 今後の展望
本研究で確立した星周物質の元素組成を使った親星推定の今後の展望を述べる．星周物
質の元素組成からは回転速度や対流オーバーシュートなど，親星についての新しい情報を
得ることができる．我々はこれを使って，コンパクト天体の持つ多様性と親星の性質の関
係を明らかにしようと考えている．現在の観測器で窒素の輝線を検出できるのはRGSに
限られ，5.3.2章で説明した検出器の特徴から観測対象が限られている．しかし，来年度に
打ち上げ予定のXRISM衛星 (Tashiro et al., 2018)の精密X線分光器Resolve(e.g, Kelley

et al., 2016)を使うことで，今までRGSでは星周物質の観測が難しかった広がった天体も
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この研究の候補に入れることができる．Resolveはマイクロカロリメータと呼ばれる検出
器で，X線が入射した際の素子の温度上昇からそのエネルギーを決める．この検出器は，
エネルギー帯域が 0.3–12 keVとRGSと比べて広く，エネルギー分解能も 6 keVで≤ 7 eV

とRGSと同じくらい高い．また，RGSのような天体の広がりによるエネルギー分解能の
劣化もないので，拡散天体の精密分光観測に適す．一方で，この検出器は角度分解能が
≲ 1.7 arcmin2と高くなく，見かけの大きさが小さな天体だと爆発噴出物が支配的な領域
と星周物質が支配的な領域の区別が難しい．そのためコンパクトな構造を持つ天体には引
き続きRGSを使って観測を行う必要がある．
表 9.1に今後観測，解析予定の天体を示す．広がった天体の観測に適したResolveとコ

表 9.1: 今後観測・解析予定の天体

天体名 中心天体 使用検出器 窒素 天体の特徴
G292.0+1.8 パルサー RGS あり 帯状の星周物質

W44 パルサー Resolve なし 普通の周期 (267 ms)を持つパルサー
CTB 109 マグネター Resolve なし 普通の周期 (6.98 s)を持つマグネター
Puppis A 中性子星 RGS あり 高速 (1600 km s−1)で移動する中性子星
Cas A 中性子星 RGS/Resolve ∗ なし 若く (∼ 300歳)，コンパクトな構造を持つ

Cygnus Loop なし RGS/Resolve ∗ あり 窒素のあるコンパクトな構造を持つ
W49B なし RGS/Resolve ∗ なし ブラックホールを持つ可能性

∗ 性能評価 (Performance Verification: PV)観測ターゲット．これら以外の Resolve観測候補は観測プロポーサル
を提出予定．

ンパクトな構造を持つ天体の観測に適したRGSを相補的に使って解析することで，通常の
パルサー，マグネター，それ以外の中性子星を持つ超新星残骸，及び中心天体が見つかっ
ていない超新星残骸それぞれを少なくとも 1つ以上観測可能である．以下では，CTB 109

のXRISM衛星の観測シミュレーションについて紹介する．

CTB 109のResolve観測シミュレーション
CTB 109は天の川銀河系内にある重力崩壊型の超新星残骸で断熱膨張期の段階にある
と考えられている．中心にマグネター 1E 2259+586はマグネターとしては一般的な変光
周期 (6.98 s; Fahlman et al., 1982)を持っている．図 9.1に CTB 109の X線 3色イメー
ジとスペクトルを示す．この天体はXMM-Newton衛星の観測を使ったスペクトル解析か
ら，天体の様々な場所における元素組成やプラズマの温度を測定した研究 (Sasaki et al.,

2004)や，局所的に明るいローブについてChandra衛星の観測を使ったスペクトルを解析
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Fig. 1. A mosaic image of CTB 109 obtained in 0.4–5.0 keV with the
Suzaku XIS. After subtracting the non X-ray background, the image was
corrected for exposure and vignetting. The on-source and background
regions are indicated by white and dashed black lines, respectively.
Some corners of the square XIS fields of view are masked to remove
calibration isotopes.

4.2 Spectral analysis

Figure 2 shows XIS0, XIS1, and XIS3 spectra of CTB 109
from the second observation, extracted from the regions
indicated in figure 1 as “NE” and “SE”, which represent
two eastern pointing positions. Since these eastern parts of
the SNR have kept a smooth round shape, the effect from
the interaction with GMC (giant molecular cloud) seems to
be small. Background spectra were extracted from source-
free regions in the same observation and are indicated as
“BGD” in figure 1. Spectral bins were summed up to attain
a minimum of 30 counts bin−1. The “NE” and “SE” spectra
are very similar and both exhibit emission lines due to highly

ionized atoms such as a Ne IX triplet (∼ 0.92 keV), a Ne X

Lyα (1.02 keV), a Mg XI triplet (∼ 1.35 keV), a Si XIII triplet
(∼ 1.87 keV), and a S XV triplet (∼ 2.45 keV).

We first applied a variable-abundance non-equilibrium
ionization (VNEI) plasma emission model to the NE spectra
in figure 2a. However, even when abundances of Ne, Mg,
Si, and S are allowed to vary freely, the reduced χ2 of the fit
was not made lower than 1.5. Thus, the single-temperature
VNEI model was rejected. Other plasma models in xspec,
such as vpshock and vmekal, were also unsuccessful.

Then, we considered that the SNR emission consists
of two components including ejecta and shocked inter-
stellar media (ISM), and added a non-equilibrium ion-
ization (NEI) plasma emission model to model shocked
ISM component. The abundance of the ISM com-
ponents was fixed to solar to reduce the number
of free parameters.

By introducing this two-component emission model, the
fit was improved to χ2/ν = 1.28. Since different XIS cam-
eras gave discrepant fit residuals around Mg XI Kα and
Si XIII Kα lines, presumably due to calibration uncertain-
ties of the XIS, we allowed gain parameters of the XIS
cameras to vary. Then, the fit became acceptable with χ2/ν

= 1.06 (1293/1223). The obtained best-fitting parameters
are shown in table 2, while the gain parameters are shown
in table 3. Since the obtained abundances of the second
(Plasma 2) component are all consistent with 1 solar, it is
also likely to be dominated by the ISM. The two compo-
nents are both inferred to be somewhat deviated from ion-
ization equilibrium. The fit was not improved even when the
abundance of the Plasma 2 component is allowed to change
from 1.0. Similarly, we analyzed the SE spectra shown
in figure 2b, and derived the parameters which are again
summarized in table 2. Thus, the two temperatures are in
good agreement between the two regions, although the
SE region gives somewhat higher metal abundances. This

Fig. 2. Background-subtracted XIS0 (black), XIS1 (red), and XIS3 (green) spectra of CTB 109, extracted from the NE (panel a) and SE (panel b) regions.
They are fitted simultaneously with a two-component model described in the text. The dotted lines indicate individual model components, with the
three colors specifying the three cameras. (Color online)

D
ow

nloaded from
 https://academ

ic.oup.com
/pasj/article/67/1/9/2588714 by Library,Faculty of Agriculture/G

raduate School of Agriculture,Kyoto U
niversity user on 04 O

ctober 2022

smoothed with a circular Gaussian function that has a sigma
of 3 pixels in both right ascension and declination. In the 4.0–
12.0 keV images, only significant emission from the pulsar is
seen, but not from the rest of the SNR.

Figure 1 shows a mosaic image in the energy band of 0.3–
4.0 keV in false color. The remnant’s X-ray emission fades off
to the west, lacking a clearly defined edge. In the interior, the
Lobe is brighter than any part of the shell and there are dark
regions north and south of the Lobe. The Lobe emission is well
separated from the pulsar. We estimate the distance of the shell
from the pulsar in the mosaic image by fitting a circle centered
on the pulsar to each sector and obtain 18A5 for the eastern
shell, 17A3 for the southern shell, and 16A6 for the northern
shell. Thus, the eastern shell has the largest projected distance
from the pulsar.

2.2. RGB Composite Imagge

As no emission from the remnant is found above 4 keV
except from the pulsar, we create images in the energy bands

below 4 keV in order to identify possible spectral variations
within the remnant. The images in the red (R ¼ 0:3 0:9 keV),
green (G ¼ 0:9 1:5 keV), and blue (B ¼ 1:5 4:0 keV) bands
are combined into an RGB mosaic image (Fig. 2). We then use
this image to guide our selection of regions to be examined more
closely through detailed spectral fitting. The selected regions
are shown in Figure 3.

The shell is slightly redder than the interior and has some red
clumps. There is a small sector of the shell with lower emission
in the northeast, coinciding with a bright region in the radio
continuum (Kothes et al. 2002). Next to this region, there are
red knots in the RGB composite image of the X-ray shell (re-
gions 5 and 6 in Fig. 3). Furthermore, there is a larger red spot
in the south (region 15). There are also color variations within
the Lobe, the outskirts being redder than the central part of the
Lobe.

In addition to the very bright pulsar, fainter point sources
are found in and around the remnant. Two point sources lo-
cated southeast of the remnant appear red in the RGB composite

Fig. 2.—Mosaic RGB image created from EPIC data of the pointings E, N, S, and P2 obtained in full frame and extended full frame mode: R ¼ 0:3 0:9 keV,
G ¼ 0:9 1:5 keV, B ¼ 1:5 4:0 keV. The image is smoothed (see x 2.1).
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Magnetar

1E 2259+586

図 9.1: 左：CTB 109の X線 3色イメージ (Sasaki et al. (2004)から改変)．赤，緑，青はそれ
ぞれ 0.3–0.9 keV，0.9–1.5 keV，1.5–4.0 keVに対応している．右：南東領域のX線スペクトルと
フィット結果 (Nakano et al. (2015)から改変)．各色は Suzakuの検出器の違いを表しており，点
線はモデルを示している．

からその物理量を測定した研究 (Sasaki et al., 2013)などの先行研究がある．また，Suzaku
衛星の観測を使った超新星残骸全体のスペクトル解析では，マグネターのスピンダウン
周期とスピン周期から求められる特性年齢と超新星残骸の半径と衝撃波速度から求めら
れる年齢の不一致が報告されている (Nakano et al., 2015)．超新星残骸全体についての先
行研究 (Sasaki et al., 2004; Nakano et al., 2015)のスペクトル解析の結果から，東側には
RCW 103と同じく逆行衝撃波に加熱された爆発噴出物と順行衝撃波によって加熱された
星間物質や星周物質があると考えられている．また，H II領域の観測を行った先行研究
(Kothes et al., 2002)から，この天体の半径は∼ 12 pcであると考えられており，これは
2.3.2章の図 2.7を見るとわかるように，恒星風バブルの中を超新星爆発の衝撃波が進んで
いる段階と考えられる．以上のことからCTB 109にはRCW 103と同様に星周物質のみ
が含まれていると考えられ，本研究と同様の親星推定が可能であると考えられる．
この天体は RGSで窒素輝線が分光可能なコンパクトな構造を持たないので，Resolve

で窒素が検出可能かどうかシミュレーションを使って検証を行った．図 9.2に選択した
領域とそのシミュレーションスペクトルを示す．シミュレーションには，NASA提供の
HEDAS software 6.30を使った．シミュレーションスペクトルは，HEADAS softwareの
コマンド heasimを使い，観測時間は 20 ksとした．モデルには選択領域付近の観測デー
タを使っている Nakano et al. (2015)と同様の 2温度の電離非平衡モデル (vnei)を使い，
パラメータはNakano et al. (2015)のベストフィットパラメータを使用した．このシミュ
レーションから，CTB 109の南東領域にある低エネルギーで明るい領域からは窒素が検
出できる可能性が高く，本研究で確立した星周物質を使った親星推定の手法を使うのに適
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smoothed with a circular Gaussian function that has a sigma
of 3 pixels in both right ascension and declination. In the 4.0–
12.0 keV images, only significant emission from the pulsar is
seen, but not from the rest of the SNR.

Figure 1 shows a mosaic image in the energy band of 0.3–
4.0 keV in false color. The remnant’s X-ray emission fades off
to the west, lacking a clearly defined edge. In the interior, the
Lobe is brighter than any part of the shell and there are dark
regions north and south of the Lobe. The Lobe emission is well
separated from the pulsar. We estimate the distance of the shell
from the pulsar in the mosaic image by fitting a circle centered
on the pulsar to each sector and obtain 18A5 for the eastern
shell, 17A3 for the southern shell, and 16A6 for the northern
shell. Thus, the eastern shell has the largest projected distance
from the pulsar.

2.2. RGB Composite Imagge

As no emission from the remnant is found above 4 keV
except from the pulsar, we create images in the energy bands

below 4 keV in order to identify possible spectral variations
within the remnant. The images in the red (R ¼ 0:3 0:9 keV),
green (G ¼ 0:9 1:5 keV), and blue (B ¼ 1:5 4:0 keV) bands
are combined into an RGB mosaic image (Fig. 2). We then use
this image to guide our selection of regions to be examined more
closely through detailed spectral fitting. The selected regions
are shown in Figure 3.

The shell is slightly redder than the interior and has some red
clumps. There is a small sector of the shell with lower emission
in the northeast, coinciding with a bright region in the radio
continuum (Kothes et al. 2002). Next to this region, there are
red knots in the RGB composite image of the X-ray shell (re-
gions 5 and 6 in Fig. 3). Furthermore, there is a larger red spot
in the south (region 15). There are also color variations within
the Lobe, the outskirts being redder than the central part of the
Lobe.

In addition to the very bright pulsar, fainter point sources
are found in and around the remnant. Two point sources lo-
cated southeast of the remnant appear red in the RGB composite

Fig. 2.—Mosaic RGB image created from EPIC data of the pointings E, N, S, and P2 obtained in full frame and extended full frame mode: R ¼ 0:3 0:9 keV,
G ¼ 0:9 1:5 keV, B ¼ 1:5 4:0 keV. The image is smoothed (see x 2.1).

XMM-NEWTON OBSERVATIONS OF CTB 109 325No. 1, 2004

0 0.034 0.1 0.24 0.5 1 2.1 4.2 8.5 17 3

re
si
d
u
al
s

−4
−2
0
2
4

Energy	(keV)

10.5 2 5

co
u
n
ts
	s
-1
	k
eV

-1

10−4

10−3

0.01

0.1

1

$PNQBDU�PCKFDUT�

%FUFDUPS
/FVUSPO�TUBS 1VMTBS .BHOFUBS /POF�

	#MBDL�IPMF 


3(4 1VQQJT�"�
$BT�" (��������� 3$8���� $ZHOVT�-PPQ�

8��#

3FTPMWF $BT�" 8���
˞1SPQPTBM

$5#����
˞1SPQPTBM

$ZHOVT�-PPQ�
8��#

������������

$ZHOVT�-PPQ
�
1VQQJT�"
�(���������

�ଌఏҊԠื؍
	$5#����
17 �ଌఏҊԠื؍

	8��

$BT�"
8��#
��
$5#����
,FT���

8��
�,FT���

Detection of N and O

□ N and O lines are in soft bands.

□ CCD cameras cannot resolve these lines.

-> High resolution for soft bands is needed.  

Our previous study of RCW 103

□ RCW 103 has bright compact regions.

□ We detected N lines from compact regions 

with RGS for the first time.

□ N/O of CSM is estimated from spectra.

-> We estimated the progenitor of RCW 103 
    with N/O of CSM for the first time.

Takuto Narita (Kyoto Univ. )
Hiroyuki Uchida, Takashi Yoshida (Kyoto Univ.),  Takaaki Tanaka (Konan Univ.), Takeshi Go Tsuru (Kyoto Univ.)

Scientific goal

Revealing the diversity of compact objects with high resolution spectroscopy 
of circumstellar material in supernova remnants

Email:  narita.takuto.43e@st.kyot-u.ac.jp
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Chandra X-ray image

Progenitors

What produces the diversity  
of compact objects?

≥ 10M⊙

What kinds of progenitors produce various compact objects  
such as pulsars, magnetars, and black holes? 

Hypotheses of the origin of compact objects in supernova remnants (SNRs)

□ Strong magnetic fields of neutron stars are produced by rapid rotations (Thompson & Duncan 1993).

□ Magnetars are produced in very massive ( ) stars (Gaensler et al. 2005).

□ Black holes are produced in massive ( ) stars (Nomoto et al. 2006).

□ Rotation velocities and convective overshoots are related to final fates of massive stars (E.R.Higgins & J.S.Vink 2019).


The diversity of compact objects is related conditions of progenitors  
such as mass and rotation velocities ? 
However, it has been difficult to estimate the progenitor information except mass.

≥ 40M⊙
≳ 25M⊙

Method and our previous study
Circumstellar material (CSM) is related to the progenitor mass, rotation velocities, and convective overshoots.
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Model estimations High resolution spectroscopy

Targets with Resolve and RGS

N/O of CSM reflects progenitor conditions

□ N is produced in H-burning layer by CNO-cycle.

□ N is carried to the surface and blown out from stars.

□ Mass-loss rate and the amount of carried N are related to 

progenitor conditions.

Wind distributions  
at the end of stars

Relation of N/O and progenitors
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Spectrum of region ACSM is swept up to SNR shells

□ Main sequence (MS) winds sweep up ISM.

□ Stellar bubble expands to the radius  pc.

□ Red super giant (RSG) winds expand

     to the radius  pc.

-> Most SNR shells contain only CSM not ISM.

≥ 15.6

≤ 2.6

Spectrum of  RGS

Narita et al. in prep

Narita et al. in prep

Miyata et al. 2007

Katsuda et al. 2012

CNO abundances of α Cygni variables L7

Figure 1. Kippenhahn diagram of a rotating 25 M!, from the very end of the MS up to the appearance of the external convective zone. The red line indicates
the position of the surface, and the grey zones represent the convective regions. The blue (respectively, green) lines indicate the position where H- (respectively,
He-) burning energy generation rate is maximal (solid line), and 100 erg s−1 g−1 (dotted lines). The dashed black line indicates the layer that is uncovered (due
to mass-loss) when the star has log(Teff ) = 4.0. Left-hand panel: model computed with the Schwarzschild criterion. Right-hand panel: model computed with
the Ledoux criterion.

pulsation period of α-Cyg-type variable stars. However, at least two
stars (Rigel and Deneb) for which the period is compatible with
our predicted period for group 2 have chemical surface abundances
(Przybilla et al. 2010) that are compatible with our stellar evolution
models for group 1, but not for group 2.

In this Letter, we show how to tackle this discrepancy by using
another prescription for the convection in our stellar models. In Sec-
tion 2, we describe the evolution of our new models, and explain
how they solve the problem of the chemical abundances. In Section
3, we show that these new models are still compatible with the pul-
sational properties of observed BSG stars. Finally, our conclusions
are presented in Section 4.

2 EVO L U T I O N O F T H E SU R FAC E
A BU N DA N C E S

2.1 The Schwarzschild model

In this section, we discuss the main processes affecting the evolution
of the chemical abundances at the surface of the rotating 25 M!
model we showed in Saio et al. (2013). This will serve as a basis
for the discussion of the new model presented below. The physical
ingredients used to compute this model are exactly the same as in
Ekström et al. (2012). Particularly, the Schwarzschild criterion for
convection was used. In addition, an overshoot distance equal to
0.1HP beyond the Schwarzschild boundary was considered, where
HP is the pressure scaleheight.

After the MS, the characteristic evolution time-scale becomes
short enough to neglect the rotational mixing in the discussion.2

The chemical structure of the star is thus mostly affected by the
various nuclear-burning episodes (in the centre or in shells) and by
the development of convective zones. The surface abundances are
also affected by the mass-loss.

As shown in Fig. 1 (left-hand panel), two phenomena contribute to
the change of the surface chemical composition of the surface after

2 At least at solar metallicity and for the masses considered here. The situa-
tions is different, for example, at low metallicity (Meynet & Maeder 2002).

the MS: the development of a convective zone appearing when hy-
drogen burning migrates from the centre to a shell (at t = 7.96 Myr
in the figure), and the development of an external convective zone
when the star reaches the coldest part of the HRD (log(Teff ) ! 3.6,
at t = 7.975 Myr in the figure). The intermediate convective zone
plays an important role, as it homogenizes a region that will be
later uncovered by the strong mass-loss that these stars encounter
during the RSG phase. The total mass of the star when it reaches
log(Teff ) = 4.0 during the second crossing of the HRD is indicated
by the dashed black line in Fig. 1.

Fig. 2 shows the chemical structure of the star at different times.
At the end of the MS (top-left-hand panel), we have a central region
completely depleted in H, and with the typical imprint of CNO burn-
ing: increased N abundance, and depleted C and O. Going towards
the surface, we have a chemical gradient progressively bringing the
abundances to almost the zero-age main-sequence values (in this ro-
tating model, the rotational mixing has slightly changed the surface
composition due to the diffusion of the chemical species).

Just after the MS and before central He ignition, an intermediate
H-burning convective shell appears immediately on top of the core
(the shaded area in the top-right panel of Fig. 2). The effect of
this deep convective zone is the creation of a quite extended region
strongly depleted in C and O, and enriched in N, between roughly
10 and 15 M!.

At the arrival on the RSG branch (bottom-left panel), the sit-
uation is almost unchanged, except for the appearance of a quite
small external convective zone below the surface, that homogenizes
the chemical composition. During the later evolution of the star,
the huge mass-loss encountered during the RSG phase progres-
sively uncovers the layer below the surface. When the star reaches
log(Teff ) = 4.0 (bottom-right panel), the uncovered layers are those
that laid previously in the H-burning convective shell, with a strong
N enrichment, and C and O depletion. As we showed in Saio et al.
(2013), this composition is not compatible with the observed one at
the surface of at least two BSGs (Rigel and Deneb).

2.2 Model with the Ledoux criterion

Trying to reconcile the pulsational properties of our models during
the second HRD crossing (that are compatible with the observations
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Progenitor estimations with N/O of CSM

□ Mass has a positive relation to N/O except  .

□ Rotation velocities also have a positive relation.

□ Convective overshoots also have a positive relation.

-> Several models are consistent to observed values. 

□ Previous studies with ejecta abundances suggest that 
the progenitor of RCW 103 has the low mass ( ) 
(Braun et al. 2019; Zhou et al. 2019).


□ Medium mass stars (15–20 ) are difficult to explode 
and produce compact objects expect stars with 
strong over shoots and very rapid rotation velocities 
(E.R.Higgins & J.S.Vink 2019).


-> The progenitor of RCW 103 has low mass ( )  
    and medium velocities (  km/s).

≤ 12 M⊙

≤ 12 M⊙

M⊙

≤ 12 M⊙
≤ 100

Strong overshoot models

Weak overshoot models

Observed value of RCW 103

Observed value of RCW 103

RCW 103

RCW 103

Characteristics of RGS

□ High energy-resolution (3eV@1keV) only for 

compact regions (Cygnus Loop, Puppis A)

□ Higher angular resolution (  )

-> RGS is used  
     for SNRs with compact regions 

Characteristics of Resolve

□ High energy-resolution (7eV@6keV)

□ Lower angular resolution (  )

-> Resolve is used for diffuse SNRs

∼ 15′ ′ 

≤ 1.7′ 

1′ 

All targets with Resolve and RGS

Neutron star hosting SNRs

□ Puppis A has a moving neutron star with the high velocity (1600 km/s, Winkler & Peter 2007).

□ Cas A is a young SNR and so has compact regions.


Pulsar hosting SNRs

□ G292.0+1.8 has O-rich CSM with the belt-like structure (Park et al. 2004).

□ W44 has a pulsar with a ‘normal’ periodicity (267ms, Wolszczan et al. 1991)


Magnetar hosting SNRs

□ RCW 103 has a magnetar with a very long periodicity (  h, Luca et al. 2006).

□ CTB 109 has a magnetar with a ‘normal’ periodicity ( s, Fahlman & Gregory 1983).


SNRs without identified compact objects

□ Cygnus Loop has compact regions with N-lines (Miyata et al. 2007).

□ W49B might be expected to have a black hole (Lopetz 2013).

P = 6.67
T = 6.98

N-detected SNRs    XRISM PV targets
First target and future perspectives

CTB 109 probably has bright CSM

□ A bright clump with low temperature plasmas 

exists in the southeast of this SNR.

□ Radius of this SNR is 12 pc (Kothes et al. 2002).

□ No molecular cloud exits in the east.

-> The bright clump contains only CSM.
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* model parameters (Nakano et al. 2015)

CSM is enough bright

□ Plasmas are as bright as RCW 103  

at low energies.

□ N lines are detectable as shown in the 

simulated spectrum of Resolve.

-> We can estimate progenitors with CSM.

Future perspectives

□ CSM of Galactic SNRs is detectable  

with XRISM and XMM-Newton.

□ CSM of SNRs of LMC and SMC is also 

detectable with Athena and Lynx.

-> Progenitor estimation methods  
     with CSM are usable  
     for Comprehensive analyses of SNR.
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Selected region

図 9.2: 左：CTB 109のX線 3色イメージ．白の破線四角はシミュレーションスペクトルの抽出
領域を示す．右：選択領域のX線シミュレーションスペクトル．

した天体であるため，XRISM衛星の観測プロポーサルを提出予定である．
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