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ガンマ線超新星残骸 Puppis A に付随する分子ガスと原子ガス
有賀 麻貴 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

超新星残骸の衝撃波で加速された宇宙線陽子と電子は、それぞれ周囲のガスや光子との相互作用によりガン
マ線を発生する。宇宙線の主成分は陽子であるため、宇宙線加速を理解する上で超新星残骸 (SNR) に付随
する星間ガスを特定することが重要である。また、SNR における宇宙線加速の時間進化の理解も重要な課題
である。しかし、中年 SNR での星間ガスの研究は少なく、SNR 周辺の星間環境や被加速陽子のエネルギー
等、未解明な点も多い。そこで我々は、GeV ガンマ線 SNR の一つ Puppis A に着目し、NANTEN CO と
ATCA & Parkes Hi のデータを用いて星間ガスの研究を実施した。CO については、 CO J = 2–1/1–0 の
高い強度比や wing-like な profile が速度 11 km s−1 の分子雲で検出され、衝撃波/恒星風による加熱・圧縮
と分子雲加速が示唆された。星間ガスは Fermi-LAT のガンマ線ピークと空間的に良く一致しており、陽子
起源ガンマ線と考えて矛盾しない。一方、ガンマ線の第 2ピーク方向には高密度な星間ガスは存在しておら
ず、電子起源の寄与の可能性もある。また、ガンマ線と星間ガスの対応に基づいて宇宙線陽子のエネルギー
Wpを ∼1047 erg と推定した。さらに、10個以上の SNR を含む年齢–Wpプロットとの比較から、Puppis A

は宇宙線がエスケープしているフェーズにあることを示唆した。

1 Introduction

相対論的陽子からなる宇宙線の起源は、Hess (1912)

による最初の発見以来、宇宙物理学における長年の
疑問の 1つである。超新星残骸 (SNR) は、∼3 PeV

以下の宇宙線加速起源であると考えられている (e.g.,

Bell 1978; Blandford & Ostriker 1978)。最近の観測
研究では、SNR で最大 100 TeV までの宇宙線陽子
の加速が確認された (e.g., Fukui et al. 2021)。宇宙
線の SNR 起源が正しければ、銀河全体の宇宙線量
は超新星爆発の頻度、宇宙線のエネルギー密度、銀
河円盤に閉じ込められた時間によって決まる (e.g.,

Gabici 2013)。 現在の課題の 1 つは、そのような理
論的予測を観測的にサポートすることである。
宇宙線陽子は、星間陽子との p–p collisions によっ

てガンマ線を放出するため、ガンマ線 SNR で星間
ガスを調査することは、Wp を観測的に導出するた
めの鍵を握っている。陽子起源ガンマ線のフラック
スは標的となる星間ガスの密度と Wp に比例するた
め、付随する星間ガスの特定が不可欠である。最近
の Sano et al. (2022) で、13 のガンマ線 SNR の年
齢-Wp の関係が提示された。彼らは、SNR の年齢
と Wp の間に密接な相関があることを発見し、若い

SNR (年齢 < 6 yr) で正の相関を示し、中年の SNR

(年齢 > 8 yr) では負の相関を示した。後者は SNR

からの宇宙線の拡散 (または脱出) によって引き起こ
されると結論付けられている。ここで、Wp は陽子
起源ガンマ線を仮定して導出されるが、電子起源ガ
ンマ線の成分がいくらか含まれている可能性がある。
RX J1713.7-3946 の陽子起源ガンマ線と電子起源ガ
ンマ線を定量化した最近の研究では、2 つの寄与が
実際に同程度であることを裏付けている (e.g., Fukui

et al. 2021)。年齢と Wp の関係は、SNR における
宇宙線加速および脱出メカニズムを理解する上で重
要であるが観測されたサンプルは、特に中年の SNR

では十分でない。
Puppis Aは中年の SNRであり、電波連続波で 50

arcmin の直径を持つシェル型の SNR である。この
SNRは、熱的X線で明るく光っている (e.g., Dubner

et al. 2013)。Xin et al. (2017) では、GeV ガンマ線
が検出されており、電波からガンマ線までのスペクト
ル解析を考慮すると、異なる磁場強度と相対論的粒子
のエネルギーの指定により、電子起源モデルと陽子起
源モデルの両方のプロセスが可能である。このガンマ
線起源について理解するためには、SNR と相互作用
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図 1: (a) ATCA & Parkesの 1.4 GHz電波連続波画像 (Reynoso et al. 2017), (b) XMM-Newton & Chandra

の X線画像 (E: 0.5–7.0 keV), (c) Fermi-LAT のガンマ線画像 (E > 10 GeV) (Xin et al. 2017), コントア
は ガンマ線 TS map の 3, 4, 5, 6, 7, 8, 9 sigma である。

する星間ガスの特定が不可欠である。Puppis A での
星間ガスの研究は Dubner & Arnal (1988) や Paron

et al. (2008)、Reynoso et al. (2017) で行われている
が、SNR 一部での部分的な解析であったり、CO の
みや H iのみの研究である。そのため、Puppis A に
付随する星間ガスの包括的な空間分布を取得するた
めには、より広範な取り組みが必要である。
本研究では、電波連続波やX 線、ガンマ線のデー

タと CO ・ Hi のデータを使用して、Puppis A に
付随する星間ガスの新しい研究に着手した。本稿の
構成は以下のとおりである。Section 2 ではデータ
セットについて説明し、Section 3 では CO と Hi の
強度分布とそれらの運動学的特性を含む結果を示す。
Section 4 では、SNR に付随する星間ガスについて
ガンマ線との関係とともに議論する。Section 5 に結
論を示す。

2 Observations

本研究では、付随する星間ガスの特定のために
NANTEN2 で観測した 12CO(J = 2–1) (∆ θ∼100′′,

∆V∼0.08 km s−1, Trms∼0.14 K@1 km s−1) と
NANTEN 12CO(J = 1–0) (Moriguchi et al. 2001),

Australia Telescope Compact Array (ATCA) &

Parkes の 21 cm Hi (Reynoso et al. 2017)のデータ
を使用した。また、多波長データとの比較のために
ATCA & Parkes の 1.4 GHz 電波連続波 (Reynoso

et al. 2017) と XMM-Newton & Chandra の X 線
(e.g., Dubner et al. 2013; Luna et al. 2016) を使

用した。星間ガスとガンマ線の空間分布の比較には
Fermi-LAT のデータ (Xin et al. 2017) を使用した。

3 Results

3.1 電波連続波, X線, ガンマ線の分布
図 1a は、ATCA & Parkes によって取得された

1.4 GHz 電波連続波の分布を示している (Reynoso

et al. 2017)。Puppis Aは、電波連続波ではシェル状
をしており、北東側ではフラットな形状である。特
に北東側で明るく光っている。また、シェルから外
れた成分が西側の Dec. ∼−43◦, R.A. ∼8h20m と南
側の Dec. ∼−43◦25′, R.A. ∼8h22m48s に存在する。
図 1b は、エネルギーバンドが 0.5–7.0 keV の X

線の分布を示す (e.g., Dubner et al. 2013)。Puppis

A は熱的 X線で光っており、フィラメントを伴う中
心集中型の分布をしている。SNR 中心には central

compact object (CCO) が存在する。また、X線は
北東部で明るく、電波連続波と良い空間相関がある。
図 1c は、Fermi-LAT で得られた GeV ガンマ線

の分布である (Xin et al. 2017)。主要なピークは、X

線シェルと一致しており、南と西側にも電波連続波
とX線に対応するピークが見られる (図 1a と 1b)。

3.2 CO と Hiの空間分布
図 2a と 2b は、 NANTEN 12CO(J = 1–0) と

ATCA & Parkes Hi の積分強度図である。それぞれ
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図 2: (a–b) NANTEN 12CO(J = 1–0)と ATCA & Parkes Hiの積分強度図。コントアは ATCA & Parkes

の 1.4 GHz電波連続波 (Reynoso et al. 2017)であり、コントアレベルは 40, 100, 220, 340, 460 mJy beam−1

である。(c) 図 2a の白い円で囲まれた領域で抽出した CO プロファイル。

積分範囲は 8–20 km s−1 であり、SNR シェルとの
良い空間相関が確認できる。CO は SNR の東側半
分に clumpy に分布しており、Hi は北東側でシェル
に沿って分布している。

3.3 CO 2–1/1–0 比
図 2c は、図 2aの白い円で示す領域から抽出した

12CO(J = 2–1) と 12CO(J = 1–0) のプロファイ
ルである。VLSR = 3 km s−1 と 11 km s−1 に輝線
が確認できる。また、VLSR = 12–18 km s−1 では
wing-like なプロファイルが見える。CO 2–1/1–0 比
は、3 km s−1 よりも 11 km s−1 で高い。

4 Discussion

4.1 Puppis A に付随する分子・原子ガス
CO 2–1/1–0 比は、SNR に付随する分子ガスを特

定するためによく使用されている (Seta et al. 1998)。
SNR で 加熱・圧縮された cloud での典型的な CO

2–1/1–0 比は ∼1 であり、加熱・圧縮されていない
場合の典型的な値は ∼0.5 である (e.g., for W44 see

Yoshiike et al. 2013)。Puppis Aの 0–8 km s−1 cloud

では CO 2–1/1–0 は 0.5 ほどであったが、北東部分
における 8–20 km s−1 cloud では ∼0.8–1.1 と高い
値を示した。この高い比は、SNR に起因する 加熱・
圧縮のためと考えられる。また、CO の wing-like プ
ロファイルも衝撃波加速の指標によく用いられる。

中年の SNRである W28 と W44, IC 443 では 20–

40 km s−1の広い 12CO wing が見えており衝撃波加
速によるものと考えられている (e.g., Denoyer 1979;

Wootten 1977, 1981)。Puppis A では、VLSR = 12–

18 km s−1 で wing-like なプロファイルが確認され
たことから 8–20 km s−1 cloud は SNR と相互作用
していることを示唆する。
また、COのプロファイルから 8–20 km s−1 cloud

の systemic velocity は ∼10–11 km s−1 であり、こ
の速度を Fich et al. (1989) の銀河回転モデルに適用
すると、d ∼1.4 ± 0.1 kpc である。付随ガスの密
度 np は、SNR シェルの半径 23.′8 と シェルの厚み
6.′73 を使用すると np ∼230 cm−3 と求められる。

4.2 ガンマ線との比較
図 3 は、VLSR = 8–20 km s−1 の 星間陽子の柱密
度 Np(H2 + Hi) の分布である。星間ガスの分布は、
SNR 北東部のガンマ線の第 1ピークと一致している
ことから、ガンマ線放射の大部分が陽子起源による
ものである可能性を示唆する。また、北西のガンマ
線の第２ピークは、星間ガスがほとんどない場所に
位置しているが、これは異なる距離にある別の天体
に起因する可能性がある。また、電波連続波や X線
で特徴的な構造が見えているため、電子起源が寄与
している可能性も挙げられる。Puppis Aのガンマ線
は陽子起源が支配的であるとすると、星間陽子の全
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図 3: 付随する分子ガスと原子ガスを足し合わせた柱
密度Np(H2 + Hi)の分布。コントアはガンマ線を示
しており、図 1c と同様である。

エネルギーは以下の式で導出できる 。

Wp∼1.21× 1048
( np

100 cm−3

)−1
(

d

1.4 kpc

)2

erg. (1)

付随ガスの特定により得られた星間陽子の密度 np =

230 cm−3 と SNR までの距離 d = 1.4 kpc を代入す
ると、Wp ∼5.3× 1047 erg であり、これは超新星爆
発で解放される運動学的エネルギーの 0.05%に対応
する。
図 4 は、SNR の年齢と Wp の関係を示している

(Sano et al. 2022)。他の SNR と比較することで、
Puppis A は宇宙線がエスケープしているフェーズ
にあると考えた。拡散長は、以下の式で与えられる
(Gabici et al. 2009)。

ldiff =
√
4D(E)tage. (2)

ここで D(E) は拡散係数であり、単位は cm−2 s−1、
tage は SNR の年齢であり、単位は second である。
D(E) は 粒子のエネルギー E と 磁場 B で以下の
式で求まる。

D(E) = 3× 1026
(

E

10 MeV

)0.5 (
B

3 µG

)−0.5

. (3)

ここで、tage > 10000 yr, E = 10 GeV, B < 20 µG

(Reynoso et al. 2018) を採用すると、ldiff > 22 pc

である。この距離は、SNR の半径 ∼10 pcよりも大
きいことから宇宙線のエスケープを支持する。

図 4: SNR の年齢と星間陽子の全エネルギー Wp の
関係 (Sano et al. 2022)。本研究で導出した Puppis A

の Wp は赤の四角で示した。

5 Conclusions

我々は、CO 2–1/1–0の高い強度比と COの wing-

like なプロファイルから 8–20 km s−1 の分子・原子
ガスが Puppis A に付随していることを結論づけた。
この同定に続いて、星間ガスとガンマ線の空間分布の
比較からガンマ線の陽子起源を支持する結果を得た。
また、宇宙線陽子の全エネルギーを ∼5.3× 1047 erg

と推定し、宇宙線陽子の全エネルギーと拡散長から
Puppis A は宇宙線がエスケープしているフェーズに
あることを示唆した。
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分子雲と相互作用する超新星残骸の進化

辰己　賢太 (甲南大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

超新星残骸 (SNR)と分子雲との相互作用は乱流磁場振幅による粒子加速の促進やガンマ線放射の促進等の

効果を通して SNR の性質に大きな影響を及ぼすことが知られている。SNR の形状面への影響については

SNRが分子雲にぶつかる現象が存在する。例えば RXJ1713.7-3946という SNRは分子雲と衝突しても球対

称を保ったまま衝撃波面が広がっていく。しかし、G109.1-1.0という SNRは分子雲と衝突した部分の衝撃

波面の形が分子雲によって潰されている。これらの違いは分子雲の内部構造の違いに起因しているのではな

いかと我々は予想している。超新星爆発は大きく分けて重力崩壊型と I a型の 2種類存在する。重力崩壊型

超新星の場合、恒星風や HII 領域の膨張によって分子雲内部の低密度部分が飛ばされ、密度の濃いクランプ

状の分子雲構造が残る。そのような場合、衝撃波面はガスクランプの間を通り抜け、球対称を保ったまま広

がっていく。しかし I a型超新星爆発の場合は恒星風が吹かず、そのまま衝撃波と分子雲が衝突する。本講演

では磁気流体シミュレーションコード Athena++を用いて分子雲のモデルと超新星衝撃波の相互作用シミュ

レーションを行った結果を報告する。そのシミュレーション結果から衝撃波がどのように広がっていくかを

解析し、結果を議論する。

1 Introduction

SNRの衝撃波面が分子雲にぶつかる場合を考える。

図 1のように SNRは分子雲と衝突しても球対称を

保ったまま衝撃波面が広がる場合もあれば、図 2の

ように SNRは分子雲と衝突した部分の衝撃波面の形

が分子雲によって潰されている場合もある。これら

図 1: RXJ1713.7 Sano et al. (2010) 灰色の等高線

は X線強度であり、紫色の等高線は CO(J=1-0)積

分強度

の違いは分子雲の内部構造の違いに起因しているの

ではないかと我々は予想している。分子雲の内部に

は超音速の乱流が流れており、乱流によって分子雲

図 2: G109.1 Tatematsu et al.(1990)薄い黒色の等高

線はX線強度であり、濃い黒色の等高線はCO(J=1-

0)積分強度

内部の密度構造が変化していく。重力崩壊型超新星

の場合、Hosokawa & Inutsuka (2006)から恒星風に

より密度の薄い分子雲が吹き飛ばされ、密度の高い

部分だけ残る。そこに SNRの衝撃波面がぶつかるた

め、ガスクランプ状の分子雲に衝撃波面がぶつかる

ことになる。それに対して I a型超新星爆発の場合は

恒星風が吹かないため密度の低い部分も残る。その

ため分子雲にそのまま SNRの衝撃波面がぶつかる。

本研究では分子雲の密度の違いによって衝撃波面
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が分子雲の中を透過する透過衝撃波の速度の比較と

一次元の理論計算による透過衝撃波の速度の比較を

行う。ガスクランプ状の分子雲に衝撃波面がぶつかっ

た場合、衝撃波面が球対称状に通り抜けるかは自明

ではない。そのためシミュレーションを通して衝撃

波面が球対称状に通り抜けるかを確認する。

2 Methods

本研究で用いた方程式とシミュレーションを示す。

∂ρ

∂t
+∇ · (ρu) = 0 (1)

∂(ρui)

∂t
+

∂

∂xj
(pδij + ρuiuj) = 0 (2)

∂

∂t

{
1

2
ρ |u|2 + ϵ

}
+∇ ·

{
u

(
1

2
ρ |u|2 + p+ ϵ

)}
= 0

(3)

使用する方程式は上記の完全流体の基礎方程式であ

る。今回のシミュレーションは Athena++のコード

を用いた。解像度は x方向、y方向、z方向にそれぞ

れ 150メッシュをとった 3次元計算である。計算精

度をよくするために爆発させる恒星の 1/8を計算領

域の端に置くため、境界条件は初期の恒星に接して

いる x,y,z軸の境界条件を反射境界条件とすることに

よって SNRの衝撃波面の形に影響を及ぼさないよう

にしている。

分子雲に衝撃波をぶつける前にぶつけるためのシ

ミュレーションの超新星爆発が理論と合うかテスト

を行う。具体的には自由膨張期からセドフ期へと移

行しているかを確認する。セドフ期の衝撃波面の速

度 vsh は

vsh ∝ t−
3
5 (4)

となるため、この式を用いて確認する。衝撃波面に

ぶつける分子雲は 3種類である。1つ目と 2つ目は分

子雲の密度が一様な状態であり、違いは数密度がそ

れぞれ 100cm−3と 1000cm−3である。質量は数密度

100cm−3 と 1000cm−3 でそれぞれ 21M⊙ と 210M⊙

である。3 つめはガスクランプ状の分子雲であり、

16個の分子雲の集合体である。質量はすべて足すと

210M⊙となり、2つ目の分子雲の質量と同じにして

いる。

衝撃波面の位置は外側から圧力を計測していき、急

激に高くなる位置を衝撃波面の位置としている。初

期条件は下記の図の通りである。

図 3: 分子雲の密度が一様な場合のシミュレーション

図 4: 分子雲がガスクランプの場合のシミュレーション

衝撃波面が分子雲にぶつかったあとは分子雲の内

部を進む透過衝撃波と分子雲から跳ね返って進む反射

衝撃波に別れる。Mark S Miesch & Ellen G Zweibel

1994 から一次元の透過衝撃波を考えた場合、透過

衝撃波面のMach数をMt,反射衝撃波面のMach数

をMr,衝撃波面が分子雲にぶつかる前の衝撃波面の

Mach数をMs とする。また分子雲内部の比熱比を

γc 分子雲より外側の星間ガスの比熱比を γi とする

と、Mt は

Mt =

√
2(γc + 1)

γc

(
γi

γi + 1

)
MrMs (5)

となる。分子雲の密度が一定の時のシミュレーショ

ン結果と比較する。
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3 Results and Discussion

自由膨張期からセドフ期への移行を確認するテス

トは結果として爆発から 300年経過した後のデータ

をとると、衝撃波面の速度は時間 tの 0.6139乗になっ

た。よってシミュレーションの超新星爆発は自由膨張

期からセドフ期へと移行していることがわかる。そ

のためシミュレーションの超新星爆発が理論と合う

ことがわかる。

分子雲の密度が一様なとき、左側に数密度100cm−3

の場合、右側に数密度 1000cm−3 の場合を並べた密度

の図が図 5である。100cm−3の場合、分子雲を衝撃波

面が押し込み、分子雲内部を進む。しかし 1000cm−3

の場合、衝撃波面は分子雲を押し込まず、衝撃波面の

形がつぶされている。衝撃波面の平均速度の一次元

理論値は 100, 1000cm−3でそれぞれ 2158, 879kms−1

となり、シミュレーション衝撃波面の平均値と合う。

図 5: 数密度の違いによる比較

分子雲がガスクランプの場合、右側に分子雲がガ

スのクランプであった場合の密度シミュレーション、

左側に分子雲などの障害物がない場合の密度シミュ

レーションを並べた図が図 6である。ガスクランプ状

の分子雲に衝撃波面を当てた場合、分子雲のない時と

比べて衝撃波面は球対称状を保っていないが、分子雲

にぶつかっていない衝撃波面の平均速度とガスクラン

プ状の分子雲内部を進む平均速度の速度比は 0.78と

なる。それに対して分子雲の数密度が 100, 1000cm−3

の時の速度比はそれぞれ 0.37, 0.14となり、分子雲が

ガスクランプ状になっているときよりも速度比が低

い結果となった。

今回のシミュレーションは分子雲の質量が高くて

も分子雲の構造の違いによって衝撃波面の形が変わ

る結果となった。特に分子雲がガスクランプ状の場

合、1つ 1つの分子雲の間に乱流が起こったり、分子

雲内部に密度の高い部分ができた。分子雲内部に衝

図 6: 分子雲がガスクランプだった場合との比較

撃波の圧縮によって星形成ができる可能性がある。

今後の課題は本講演では初期条件を時間依存させ

ずに固定したが、シミュレーションの初期条件に乱

流を加えて分子雲内部のガスクランプを自分で作り、

観測されている SNRと分子雲衝突現象に近い条件で

シミュレーションを行いたい。
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X線天文衛星すざくによる超新星残骸 3C400.2のプラズマ状態の調査
小沼　将天 (近畿大学大学院 総合理工学研究科)

Abstract

超新星爆発による衝撃波は星間物質 (interstellar matter: ISM) や爆発噴出物 (イジェクタ) を加熱し、超新星残
骸 (supernova remnant: SNR) は高温のプラズマ状態になる。SNR の多くは電離が優勢なプラズマ (ionization

plasma: IP) を持ち、やがてプラズマは電離が平衡な状態 (collisional ionization equilibrium: CIE) になる。近年、
いくつかの SNRで再結合が優勢なプラズマ (recombining plasma: RP) が発見された。3C400.2は先行研究で RP

が存在すると報告されている [1], [2]。しかし、両者 ([1], [2])の解析結果には相違がある。我々は、2つの矛盾する結
果を生んだ原因の 1つとしてバックグラウンドの評価の違いを考えた。本研究では「すざく」衛星のデータを用いて、
SNR 領域とバックグラウンド領域のスペクトルを同時フィットすることで、SNR 領域からバックグラウンド領域へ
の漏れ込み成分を考慮し、バックグラウンドを評価した。その上で、3C400.2 のプラズマ状態を調査した。結果とし
て、我々は 3C400.2 のプラズマを ISM 由来の低温の CIE プラズマとイジェクタ由来の高温の IP の 2 成分で説明
できた。

1 研究背景
恒星が一生の最後に起こす大爆発を超新星爆発と

いい、その後に残った天体を超新星残骸という。超
新星爆発後、最初電離が進んでいない状態から、衝撃
波によってエネルギーを得た電子が原子と衝突する
ことで、原子が電離する。このような原子と電子の衝
突が多数発生し、電離過程が優勢なプラズマ (IP)状
態になる。若い SNRの多くは IPを持つ。IPでは、
電子温度が電離温度よりも高い (kTe > kTz)状態に
ある。IPは数十万年かけて、電離過程と再結合過程
がつり合う電離平衡 (CIE)になる。年齢を経た SNR

の多くは CIE プラズマを持つ。CIE プラズマでは、
電子温度と電離温度が等しい (kTe ∼ kTz)状態にあ
る。SNRのプラズマ進化の標準シナリオでは、衝撃
波加熱で高温になった電子がイオンを電離する IP状
態の後、時間の経過とともに電離過程と再結合過程
がつり合う CIEプラズマ状態に達すると考えられて
いる。一般に電離タイムスケール τ ∼ 1013 cm−3 s

であれば CIEプラズマ状態である。しかし、最近再
結合優勢プラズマをもつ SNR がされた。RP では、
電子温度が電離温度よりも小さい (kTe < kTz)状態
にある。RPに含まれるイオンは、周りの温度の低い

自由電子を捕獲することで再結合過程が進行し、CIE
プラズマに近づいていく。
　我々が解析する 3C400.2は銀河系の SNRであり、
mixed-morphology remnant(MMR) に分類される。
地球との距離は 2.8 ± 0.8 kpc である [3]。また、年
齢は ∼15,000 年である [5]。Chandra 衛星と「すざ
く」衛星による先行研究 (Broersen et al. (2015)[1],

Ergin et al. (2017)[2])では RPが見つかったと指摘
している。Broersen et al. (2015)[1] では ISM由来
の低温の RPとイジェクタ由来の高温の IPであると
報告した。一方で、Ergin et al. (2017)[2]は ISM由
来の低温の CIEプラズマとイジェクタ由来の高温の
RPであると報告した。
　我々は 2 つの矛盾した解析結果を生んだ原因の一
つにバックグラウンドの評価の違いを考えた。本研
究では、3C400.2 領域とバックグラウンド領域のス
ペクトルを同時フィットすることでバックグラウン
ド領域への漏れ込み成分を考慮した上で、3C400.2

のプラズマ状態を調査した。

2 観測データ
すざく衛星に搭載されたXIS検出器は 3C400.2に

おいて、4視野の観測を行った。XIS検出器 4台のう
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ち、XIS2は 2006年 11月に不具合が生じて、観測が
不可能となってしまった。また、XIS0の一部の領域
も 2009年 6月に損傷を受け、観測が不可能な領域が
ある。また、バックグラウンドの評価には 3C400.2

の付近に位置する視野 (領域名:EMS138)の観測デー
タを用いた。XISの較正データベース (CALDB) は
2018年 6月 11日版を用いた。
　

3 結果
図 1 に 3C400.2 のイメージ結果を示す。0.5–

3.0 keV バンドの軟 X 線イメージでは SNR の放
射があるのに対して、3.0–5.0 keV バンドの硬 X 線
イメージでは SNR の放射がほとんど見られなかっ
た。また、付近に 3C400.2とは別の明るい点源が 2

つあり、解析の際は除いた。図 1(左) の白色で囲ま
れた 2つの領域を合わせて 3C400.2領域、緑色で囲
まれた領域を bgd領域として、それぞれの領域から
スペクトルを抽出した。XIS0, 3 のスペクトルは足
し合わせた。

図 1: 3C400.2 のイメージ。座標は銀経銀緯を表す。
カラースケールは任意単位。(左) 0.5–3.0 keV バン
ドのイメージ。図に示すように west 領域と east 領
域を定め、west 領域と east 領域を足し合わせたも
のが 3C400.2領域である。また、緑色の線に囲まれ
た領域を bgd領域とした。(右) 2–5 keVバンドのイ
メージ。緑色の線に囲まれたのは 3C400.2とは別の
天体であり、解析の際には除いた。

3.1 バックグラウンド
我々は 3C400.2領域のスペクトルと bgd領域のス

ペクトルを同時にフィットして、スペクトル解析を
行なった。
まず、バックグランド関数として、Uchiyama et

al., 2013[7] を参考にした。そのモデルには、前景
放射 (foreground thermal emission: FG)、銀河面
拡散 X 線放射 (the Galactic ridge X-ray emission:

GRXE)、そして宇宙背景 X 線放射 (the cosmic X-

ray background: CXB)が含まれている。FGのパラ
メータは電子温度 kTe とアバンダンスを Uchiyama

et al., 2013 でのベストフィット時の値に固定し、
normalization をフリーパラメータにした。CXBの
パラメータは Kushino et al., 2002[4] の値で固定し
た。GRXEのパラメータは電子温度 kTe とアバンダ
ンスを Uchiyama et al., 2013でのベストフィット時
の値に固定し、normalization は 3C400.2 近くの領
域 (領域名:EMS138)のスペクトル解析で得た値を用
いて見積もった値に固定した。

3.2 SNRのスペクトル解析
我々はまず、SNRの放射が星間吸収を受けた 2温

度 IP モデルすなわち、ISM 起源である低温プラズ
マとイジェクタ起源である高温プラズマのモデルで
説明できると予想した。そのため、ISM 起源プラズ
マのアバンダンスは 1 solarに固定し、ejecta起源プ
ラズマのアバンダンスは Ne、Mg、Si、S、Ar=Ca、
Fe=Niをフリーにし、それ以外の元素は 1 solarに固
定した。また、プラズマモデルの電子温度 kTe、nor-
malizationはフリーにした。その結果、3C400.2領
域と bgd領域のスペクトルに対するモデルの適用度
を示すカイ二乗値 χ2/d.o.f.=1.65となり、∼0.8 keV

と∼1.2 keVに大きな残差があった。これはXSPEC

のプラズマモデルに Fe-L輝線のデータが足りないこ
とが原因と考えられる [6]。そのためプラズマモデル
に ∼0.8 keVと ∼1.2 keVにガウス関数を追加した。
また、スペクトルの輝線中心とモデルの輝線中心と
にズレが生じたため、スペクトル全体に gain補正を
かけた。このモデルでフィットした結果、カイ二乗
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値は χ2/d.o.f.=1.29であった。ここで、低温の IPの
電離タイムスケールが 1013 cm−3 s であったため、
低温 IP は CIE に達したと考えた。そこで、低温プ
ラズマを CIE プラズマ、高温プラズマを IP とした
モデルを適用させた。XSPEC では以下のモデル関
数を使用した。

Abs× (CIEプラズマ+ IP + gauss + gauss)

低温プラズマのアバンダンスは 1 solarに固定し、高
温プラズマのアバンダンスはNe、Mg、Si、S、Ar=Ca、
Fe=Ni をフリーにし、それ以外の元素は 1 solar に
固定した。また、低温プラズマと高温プラズマの電
子温度 kTe、normalizationはフリーにした。結果と
して χ2/d.o.f.=1.19 を得た。したがって、スペクト
ルを説明するのに、十分なモデルであると判断し、ス
ペクトルに対するベストフィットを得た。この時の
スペクトル図を図 2(上)、パラメータを表 1 に示す。
また、図 2(下)は bgd領域のスペクトルである。
3.3 east/west領域
すざくによる先行研究 [2]では、east領域に RPが

あると指摘している。そのため、我々は east領域と
west 領域に分けて解析を行なった。低温の CIE プ
ラズマと高温の IPというモデルをそれぞれのスペク
トルにフィットした。Fe L輝線のガウス関数もモデ
ルに追加し、gain補正も行なった。結果として、east
領域と west 領域のカイ二乗値 χ2/d.o.f.=1.07, 1.06

となり、スペクトルに対するベストフィットを得た。
パラメータを表 1に示す。
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図 2: 3C 400.2 領域のスペクトル (上) と bgd 領域
のスペクトル (下)。XIS0,3(黒) と XIS1(赤) で同時
フィットした。上段は X線強度、下段はスペクトル
とモデルとの残差を示している。(上)青、マゼンタ、
グレー、黒はそれぞれ低温 CIEプラズマ、高温 IP、
バックグラウンド、Fe L 輝線を示す。(下) グレー、
オレンジ、青、緑はそれぞれ SNR からの漏れ込み、
FG、GRXE、CXBを示す。

表 1: 各領域におけるベストフィット時の主なパラメータ一覧。誤差は 1σ。

Component Parameter 3C 400.2 west east

NH (×1022 cm−2)† 0.75+0.02
−0.02 0.54+0.04

−0.01 0.55+0.02
−0.02

ISM(vapec) kTe (keV) 0.20+0.01
−0.01 0.22+0.03

−0.01 0.19+0.01
−0.01

Z (solar)‡ 1.00 (fixed) 1.00 (fixed) 1.00 (fixed)

Norm (×10−1 cm−5) 1.91+0.41
−0.30 0.21+0.11

−0.02 0.59+0.03
−0.15

Ejecta(vnei) kTe (keV) 0.89+0.05
−0.05 0.71+0.01

−0.01 0.81+0.01
−0.02

Ne (solar) 9.31+41.2
−4.50 1.36+0.23

−0.24 1.23+0.11
−0.08

Mg (solar) < 3.08 1.76+0.30
−0.35 1.71+0.07

−0.06

Si (solar) 10.2+17.3
−4.33 2.88+0.26

−0.60 1.62+0.13
−0.06

S (solar) 14.1+79.7
−7.21 4.54+1.03

−0.52 2.47+0.20
−0.19

Ar (solar) 2.18+6.52
−0.21 6.80+4.40

−4.43 < 2.05

Ca (solar) linked to Ar linked to Ar linked to Ar

Fe (solar) 10.4+11.8
−3.84 4.81+0.26

−0.39 1.93+0.22
−0.13

Ni (solar) linked to Fe linked to Fe linked to Fe

τ (×1011 cm−3 s) 1.91+0.43
−0.45 1.92+0.37

−0.52 1.37+0.09
−0.13

Norm (×10−4 cm−5) 6.12+4.20
−5.02 21.4+2.67

−4.64 50.8+3.98
−3.98

χ2/d.o.f. 690.62/580 654.20/628 590.20/555

† 地球から X線放射領域までの星間吸収の水素柱密度。
‡ Zは He、C、N、O、Ne、Mg、Al、Si、S、Ar、Ca、Fe、Niを含む。
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4 議論
本研究の結果、3C400.2 は 3C400.2、west、east

領域において 2 温度のプラズマ、すなわち低温プラ
ズマである CIE プラズマと高温プラズマである IP

を持っていた。高温プラズマにおいて Ne、Mg、Si、
S、Ar、Ca、Fe、Ni のアバンダンスは 1 solar より
も大きいため、このプラズマは ejecta 起源であると
考えた。
　 Chandra による先行研究 ([1]) では、全領域にお
ける SNR の放射は ISM 起源である RP とイジェ
クタ起源である IP の 2 成分のプラズマで説明でき
た。本研究ではこの結果とは違い、full 領域におい
て、SNR の放射は ISM 起源である CIE プラズマ
とイジェクタ起源である IP の 2 成分のプラズマで
説明できた。先行研究 ([1]) で得た IP の電子温度は
kTe = 3.86+0.30

−0.28 keVであり、我々の解析で得た電子
温度 kTe = 0.89+0.05

−0.05 keVに比べてとても高かった。
アバンダンスに関しては、先行研究と違い、Ar、Ca

が 1 solar 以上であることを確認した。Chandra に
よる先行研究 ([1])と本研究との結果の相違の原因を
考察した。スペクトル図において、スペクトルを比
較すると、Chandra での高エネルギー側の X線強度
が本研究に比べて、高いことがわかる。Chandra に
よる先行研究 ([1])では、バックグラウンドをモデル
を使って評価していたが、バックグラウンドの引き
残りにより、高エネルギー側で X線強度が高くなっ
たと考えた。これにより、高温プラズマの電子温度
が高くなったと考えられる。
　「すざく」による先行研究 ([2])では、NW、SW領
域における SNRの放射は ISM起源である CIEプラ
ズマとイジェクタ起源である IPで説明できた。本研
究の結果、west領域において SNRの放射は ISM起
源である CIE プラズマとイジェクタ起源の IP で説
明でき、先行研究とプラズマの構成は一致していた。
また、NE、SE領域における SNRの放射は ISM起源
である CIEプラズマとイジェクタ起源である RPの
2 成分のプラズマで説明できた。本研究ではこの結
果とは違い、east領域において、SNRの放射は ISM

起源である CIE プラズマとイジェクタ起源の IP で
説明できた。次に、「すざく」による先行研究 ([2])と
本研究との結果の相違の原因を考察した。「すざく」
による先行研究 ([2])では、ソース領域のスペクトル
からバックグラウンド領域のスペクトルを引いた上
で解析していた。しかし、本研究において、bgd領域
のスペクトルには 10%程度の SNRからの漏れ込み
があることが分かった。bgd 領域のスペクトルを引
くということは SNRの漏れ込みの分多く引くという
ことになってしまう。その結果、電子温度の割に輝
線強度が弱くなってしまい、スペクトルを説明する
のに RPが必要になったと考えた。

5 結論
本研究では、X線天文衛星「すざく」のアーカイブ

データを用いて、銀河系内の SNR3C400.2 の X 線
スペクトル解析を行なった。本研究では、バックグ
ラウンド放射を正確に評価するため、3C400.2 領域
と bgd 領域の同時フィットを行なった。その結果、
3C400.2領域の SNRの放射は 2温度のプラズマ、す
なわち CIE プラズマである低温プラズマと IP であ
る高温プラズマから成り立っていた。高温プラズマ
は Ne、Mg、Si、S、Ar、Ca、Fe、Niのアバンダンス
は 1 solar以上であったため、イジェクタ起源のプラ
ズマであった。west領域、east領域においても SNR

の放射は CIE である低温プラズマと IP である高温
プラズマから成り立っていた。先行研究 ([1], [2])と
は違い、3C400.2、west、east領域において 3C400.2

に RPは見つからなかった。
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超新星残骸における低エネルギー宇宙線起源の中性鉄輝線の探査
森川 朋美 (近畿大学大学院 総合理工学研究科)

Abstract

エネルギーが 106 − 108 eVの低エネルギー宇宙線は、宇宙線加速や星形成過程を理解する上で重要である
が、太陽磁場の影響のため太陽系内での直接観測は困難である。星間物質中の鉄原子が低エネルギー宇宙線
によって電離されて放射する中性鉄輝線は、低エネルギー宇宙線の新たな観測方法である (Tatischeff 2003;

Nobukawa et al. 2015)。実際、これまでいくつかの超新星残骸で、低エネルギー宇宙線起源の可能性が高
い中性鉄輝線が見つかっている e.g., (Saji et al. 2018; Nobukawa et al. 2018)。我々は、低エネルギー宇
宙線起源の中性鉄輝線を系統的に調査するため、銀河面上、かつ銀河中心の西側領域に位置する 8つの超新
星残骸に注目し、すざく衛星のアーカイブデータを解析した。バックグラウンドには中性鉄輝線を付随する
銀河面 X線放射 (GRXE)が存在する。GRXEを考慮してスペクトル解析を行なった結果、G304.6+0.1と
G346.6−0.2からおよそ 3 σの有意度で中性鉄輝線を検出した。特に、相互作用する分子雲が先行研究 (Sano

et al. 2021) で詳細に観測されている G346.6−0.2では、中性鉄輝線の分布は分子雲と部分的に一致してい
た。本稿では、解析結果の詳細を報告し、低エネルギー宇宙線密度の制限などについて議論を行う。

1 研究背景
宇宙線とは、絶えず宇宙から降り注いでいる放射

線で、主に陽子や電子でできており、109 − 1020 eV

と高いエネルギーを持つ。天の川銀河から届く宇宙
線の多くは、超新星残骸が起源と考えられている。超
新星残骸とは、太陽の 8倍以上の質量を持つ星が、一
生の最後に起こす爆発の後に残る構造である。宇宙
線の中でも、エネルギーが 106 − 108 eVと低い宇宙
線を、低エネルギー宇宙線と呼んでいる。衝撃波加
速の理論によると、宇宙線は低いエネルギーから徐々
に加速されるので、低エネルギー宇宙線の情報は、宇
宙線加速を解明するのに重要である。また、低エネル
ギー宇宙線は分子雲を電離することで星形成に影響
していると考えられているため、星形成過程を理解
するためにも低エネルギー宇宙線は重要である。し
かし、低エネルギー宇宙線は太陽磁場の影響を受け
るため太陽磁気圏内での観測は困難である。そのた
め、太陽磁気圏を脱出したボイジャー 1号 (Stone et

al. 2013)の観測を除くと、低エネルギー宇宙線の直
接観測の例はなく、観測的情報は非常に限られてい
る。そこで、低エネルギー宇宙線を観測するために、
宇宙線の起源とされている超新星残骸に注目し、低
エネルギー宇宙線の観測を試みる。

低エネルギー宇宙線を間接測定する方法として、中
性鉄輝線を用いる方法がある (Tatischeff 2003)。中
性の鉄原子のK殻の電子に低エネルギー宇宙線が衝
突すると、内殻電離によって電子が外に飛ばされる。
その後、L殻の電子が K殻に落ち、その際にエネル
ギーが 6.40 keV の特性X線 (中性鉄輝線)が生じる。
この方法で、先行研究において 10天体の超新星残骸
から低エネルギー宇宙線起源の中性鉄輝線が見つかっ
ている (Saji et al. 2018; Nobukawa et al. 2018)。先
行研究で中性鉄輝線が見つかっている超新星残骸は、
主に銀河中心に対して東側に位置しており、西側の
領域にある超新星残骸はこれまであまり調査されて
いない。

2 解析
本研究の目的は、中性鉄輝線を測定することで、超
新星残骸で系統的に低エネルギー宇宙線を探査する
ことである。本研究では、調査があまりされていな
い西側の領域にある超新星残骸に注目し、表 1にあ
る 8つの超新星残骸について解析を行った。
解析した天体は天の川銀河内にあるので、主なバッ

クグラウンドは銀河面 X線放射で、銀河面に沿って
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表 1: 本研究で用いた SNRの観測ログ
SNR name Obs.ID Pointing direction (l, b) Exposure time (ks)

G290.1−0.8 506061010 (290.◦ 1195,-0.◦7436) 110.6
G298.6−0.0 507037010 (298.◦ 5950,-0.◦0841) 17.2

507037020 (298.◦ 5919,-0.◦0714) 39.7
G304.6+0.1 505074010 (304.◦ 5764,+0.◦1308) 99.6
G330.2+1.0 504083010 (330.◦1401,+0.◦9841) 127.8

504083020 (330.◦1401,+0.◦9843) 30.9
504083030 (330.◦1835,+1.◦0299) 92.5

G346.6−0.2 504096010 (346.◦6290, -0.◦2222) 56.8
G348.5+0.1 504097010 (348.◦4422,+0.◦0965) 53.8
G348.7+0.3 501007010 (348.◦ 6456,+0.◦3768) 82.9
G355.6−0.0 504098010 (355.◦ 6910,-0.◦0379) 52.5

淡く広がった放射が見られる。スペクトル解析を行
うと、３つの輝線が見られる (図 1)。6.40 keV輝線
が中性の鉄の Kα線、6.68 keV輝線がヘリウム状の
鉄の Kα線、6.97 keV輝線が水素状の鉄の Kα線で
ある。つまり、超新星残骸以外のバックグラウンド
自体が中性鉄輝線を付随している。よって、バック
グラウンドを正しく評価する必要がある。

図 1: 銀河面 X線放射の３つの鉄輝線 (Uchiyama et

al. 2013)

解析には、淡い鉄輝線放射に対して高いエネルギー
分光性能、高い検出感度、低い非 X線バックグラウ
ンドを持つすざく衛星を用いた。すざく衛星に搭載
された 4台のX線CCD(Charge Coupled Device)カ
メラXIS(X-ray Imaging Spectrometer)0, 1, 2, 3は、
天体の撮像と X線スペクトルの取得を目的としてい
る。XIS0, 2, 3 は表面照射型、XIS1は裏面照射型の
CCDである。表面照射型では、X線が電極側から入
射するため、低エネルギー X線が電極や絶縁層で吸
収されてしまうのに対し、裏面照射型では電極の逆
側からX線が入射するため、低エネルギーX線に対
して高い検出効率を得ることができる。しかし、裏
面照射型は非 X線バックグラウンドが高い。

3 結果
G346.6−0.2 の解析結果を示す。図 2 は、左から

0.5–2 keV、2–5 keV、5–8 keV、6.3–6.5 keVのエネ
ルギーバンドで切ったイメージである。0.5–2 keV、
2–5 keVで黄色と赤で光っている部分が超新星残骸
である。5–8 keVでは超新星残骸からの放射は見られ
ないが、6.3–6.5 keVのエネルギーバンドで切ると、
放射が見られた。ここで、緑の円の内側をソース領
域、それ以外をバックグラウンド領域とし、このイ
メージをスペクトル解析した。

図 2: G346.6−0.2のイメージ解析

その結果が図 3である。左がソース領域、右がバッ
クグラウンド領域で、縦軸は X線の強度、横軸はエ
ネルギーを示している。XIS0, 3 のスペクトルを足
し合わせ、フィッティングを行った。モデルは星間
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吸収 × (制動放射 + ガウス関数 + ガウス関数 +

ガウス関数 + ガウス関数 + べき関数) である。星
間吸収の水素柱密度は 2.0 × 1022 cm−2 に固定した
(Yamauchi et al. 2013)。制動放射は主に銀河面X線
放射の熱的放射を表す。4つのガウス関数の中心エ
ネルギーは 6.40 keV, 6.68 keV, 6.97 keV, 7.05 keV

に固定し、7.05 keV の強度は 6.40 keV の 0.125 倍
にした (Kaastra & Mewe 1993)。それぞれ中性鉄輝
線 (Kα線)、He状鉄輝線、H状鉄輝線、中性鉄輝線
(Kβ線) を表す。またガウス関数の幅は 0 eVに固定
した。べき関数は宇宙背景 X線放射を表し、そのパ
ラメーターは (Kushino et al. 2002)に固定した。
解析結果より中性鉄輝線に注目すると、ソース

領域では輝線が見られるが、バックグラウンド領
域ではほとんど見られない。この結果からそれ
ぞれの表面輝度を求めた結果、ソース領域では
(4.1 ± 1.0) × 10−8 photons cm−2 s−1 arcmin−2、
バック グ ラ ウ ン ド 領 域 で は
(0.7 ± 0.6) × 10−8 photons cm−2 s−1 arcmin−2

でソース領域から 2.9 σ の有意度で中性鉄
輝線を発見した。一方、He 状鉄輝線はソー
ス領域、バックグラウンド領域でそれぞれ
(7.8 ± 1.2) × 10−8 photons cm−2 s−1 arcmin−2、
(5.3 ± 0.8) × 10−8 photons cm−2 s−1 arcmin−2

で、誤差の範囲で一致した。

図 3: G346.6−0.2のスペクトル解析

G346.6−0.2と同様に、他の 7天体も 6.4 keV帯域
のイメージを作り、放射が見える領域をソース領域、
それ以外をバックグラウンド領域としてスペクトルを
抽出し、中性鉄輝線の強度を比較した。G304.6+0.1

では 3.3 σ の有意度でソースがバックグラウンドよ
り中性鉄輝線が超過していることを発見した (図 4)。
他の 6天体では、中性鉄輝線の超過は見られなかっ
た。また、He状鉄輝線はいずれの天体も有意な超過

は見られなかった (図 5)。

図 4: 各天体における中性鉄輝線の強度

図 5: 各天体における He状鉄輝線の強度

今回の解析結果を、縦軸を 0.1−100 GeVガンマ線
の luminosity、横軸を中性鉄輝線の luminosityとし
て、Shimaguchi et al. (2022)の結果と共に、図 6に
まとめた。その結果、右肩上がりの相関の兆候が見
られた。

図 6: 0.1−100 GeVガンマ線と中性鉄輝線の lumi-

nosity.黒色のデータは Shimaguchi et al. (2022)、赤
色のデータが本研究
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4 議論
G304.6+0.1,G346.6−0.2で中性鉄輝線の超過を発

見した。その起源を議論する。

4.1 G346.6−0.2

G346.6−0.2は Sano et al. (2021)より、分子雲と
付随していることと、分子雲の分布の位置もわかっ
ているので、6.3–6.5 keVのイメージに重ねた (図 7)。
分子雲は、6.4 keVの放射が強いところと一部一致し
ており、電波は、シェルの部分で放射が強くなって
いることがわかる。

図 7: G346.6−0.2における分子雲と電波の分布 (分子
雲は Sano et al. (2021)、電波はWhiteoak & Green

(1996)、OH masersはWhiteoak & Green (1996)の
データを使用)

ここで、G346.6−0.2の中性鉄輝線の起源を考える。
中性鉄輝線が分子雲から放射されているなら、その
起源は 2通り考えられる。1つは、他の天体からの
X線による電離、もう 1つが低エネルギー宇宙線に
よる電離である。まず、他の天体からの X線による
電離説を検証する。観測された中性鉄輝線を説明す
るのに必要な光度は、少なくとも 2× 1036 erg/sと
求まる。しかし、このような明るい天体は周囲にな
いため、他の天体からの X線による電離説は棄却さ
れる。
次に、低エネルギー宇宙線による電離説を検証す

る。低エネルギー宇宙線のエネルギー密度は、陽子の
場合 50 eV/cm3、電子の場合 0.1 eV/cm3と求まり、
これらのエネルギー密度は、先行研究 (Nobukawa et

al. 2019)で推測された値と矛盾しない。低エネルギー
宇宙線による電離の可能性が最も高い。

4.2 G304.6+0.1

G304.6+0.1は Frail et al. (1996) より、分子雲と
付随していることがわかっているが、分子雲の分布
は未観測である。ここで、G304.6+0.1の中性鉄輝線
の起源を考える。まず、他の天体からの X線による
電離説を検証する。観測された中性鉄輝線を説明す
るのに必要な光度は、少なくとも 3× 1036 erg/sと
求まる。しかし、このような明るい天体は周囲にな
いため、他の天体からの X線による電離説は棄却さ
れる。
次に、低エネルギー宇宙線による電離説を検証す

る。低エネルギー宇宙線のエネルギー密度は、陽子の
場合 30 eV/cm3、電子の場合 0.1 eV/cm3と求まり、
これらのエネルギー密度は、先行研究 (Nobukawa et

al. 2019)で推測された値と矛盾しない。低エネルギー
宇宙線による電離の可能性が最も高い。
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XMM-Newton搭載のRGSを用いた
Ia型超新星残骸DEM L71のX線分光解析

大場 滉介 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

一部の星は進化の末に超新星爆発（Supernova: SN）を起こし、その後に超新星残骸（Supernova Remnant:

SNR）と呼ばれる天体が残される。この超新星残骸の元素組成比をもとに、爆発の元となった親星の質量や
密度などの特徴を制限することができる。また、この元素組成比を詳細に決定するためには、X 線帯域でよ
り細かく輝線を分離すること、つまり高い分光能力を持つ検出器で観測したデータのスペクトル解析が必要
である。
そこで我々は XMM-Newton衛星で 130ksecに渡り超新星残骸 DEM L71を観測した。DEM L71は大マゼ
ラン雲にある視直径 1.5arcmin ほどの Ia型超新星残骸であり、中心付近の親星由来の噴出物と星間物質が
掃き集められたシェル状の構造が Chandra衛星のイメージから確認されている。
XMM-Newton に搭載されている反射型回折分光器 RGS（Reflection Grating Spectrometer）は RGS の
データから得たスペクトルの Feと O輝線の構造に注目したところ、Feは中心付近、Oはシェル部分からの
放射であることを示唆する構造が見られた。この輝線構造から Feは主に親星由来の噴出物、Oは星間物質
をそれぞれ起源としていると考えられる。

1 Introduction

星が寿命を迎え超新星爆発を起こすと、親星からの
噴出物（イジェクタ）から衝撃波を生じる（順行衝撃
波）。この衝撃波は星間物質（Inter Stellar Medium:

ISM）を掃き集め、ISMは加熱され高温のプラズマ
となる。この構造は、形状からシェルと呼ばれる。後
に順行衝撃波が失速していくと、逆に内側に向かう
衝撃波が生じる（逆行衝撃波）。これにより内側のイ
ジェクタも加熱され高温プラズマとなる。
超新星残骸の元素組成を明らかにすることで、爆発
の元となった親星の質量や密度などを制限すること
ができる。正確に組成を決定するためにはより小さ
いエネルギー分解能による精密分光や、複雑な物理
過程を考慮したスペクトル解析が必要である。
ESAのXMM-Newton衛星に搭載されている反射型
回折格子 RGS は、点源に対してエネルギー分解能
が 3eV（入射光子が 1eVの場合）と、高い分光能力
を持つ。ただし可視光望遠鏡に見られるようなスリッ
トがついておらず、天体の広がりにやや鈍感である
という特徴を持つ。

図 1: DEM L71の 3色イメージ（赤; 0.64-0.71keV、
緑・青; 0.76-0.94keV）

DEM L71は大マゼラン雲に位置する、年齢数千年
ほどの Ia型超新星残骸である。この天体は逆行衝撃
波による加熱がイジェクタの中心部まで達している
ため、図 1のように X線観測が可能で、分光解析に
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よりイジェクタ全体を調べることが可能である。視直
径は約 1.5arcminで、やや広がった天体である。先述
の通り、RGSは広がった天体を苦手とするが、今回
はそれを逆手に取った分散イメージを作成し、RGS

によりスペクトル解析だけでなく、イメージ解析に
も取り組む。

2 Instruments

図 2にXMM-Newton衛星の簡易的な構造を示す。

図 2: XMM-Newton衛星の構造（XMM User Hand

Bookより）

衛星に入射した X線は、反射型回折格子で回折さ
れ、0 次光は正面の CCD 検出機（MOS1、MOS2）
で観測する。1次以降の回折光は図 2右上のCCD検
出器で観測する（RGS）。回折を受け、波長の長さに
応じて分散された光を観測することで分光観測して
いる。MOS（EPIC）は広いエネルギー帯域、RGS

はエネルギー帯域が狭い代わりに高いエネルギー分
解能を持つ。本研究では、RGSを用いて対象天体の
精密 X線分光解析に取り組む。

3 Methods

RGSは高いエネルギー分解能を持つ代わりに、回
折格子の性質上分散方向の位置情報を分離できない
という性質を持つ。そのため一般には広がった天体
には向かないとされるが、今回はそれの性質を逆手
に取った分散イメージ解析に取り組んだ。
RGSでは入射光子ごとの入射位置や光電吸収により

発生した電流（電子数）の情報を検出している。光
電吸収により発生した電流からは CCD検出機によ
り検出した光子のエネルギー（PI）がわかり、PIと
入射位置の分散方向の座標から回折された各次数の
光を分離している（図 3）。

図 3: 横軸;分散方向、縦軸;PI。二つのカーブが見て
とれ、上が 2次光、下が 1次光に対応する。

こうして分離された各次数の光は、分散位置から
波長とエネルギーが決定され、それによりスペクト
ルが生成できる。
今回は上記の方法で 1次光を分離し、入射位置の分
散方向だけでなく、その垂直方向の情報を用いるこ
とで、他の衛星では実現できない輝線のイメージ解
析に取り組んだ。

4 Results

図 4に 1次光の入射位置をもとに作成したイメー
ジと、1次光のスペクトルを示す。分散イメージは横
軸が波長（分散位置より線形に決まる）、縦軸が分散
方向に垂直な方向の入射位置である。縦横比を適当
に調整することで天体の広がりがそのまま反映され
た図となっている。また、分散イメージとスペクト
ルが間違いなく対応していることも確認することが
できる。
今回はその中でも、いくつかの輝線に着目してイ

メージ解析に取り組んだ。15Å 付近の Fe L 輝線、
19Å付近の O Lyα輝線、22Å付近の二つの O Heα
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図 4: RGS1のデータより生成した分散イメージと対応するスペクトル。

輝線を拡大したものを図 5に示す。図 1のチャンド
ラ衛星のイメージからも酸素輝線は主にシェル由来
であることがわかっており、図 5右上のO Lyα輝線
（19.0Å）がシェル構造を反映している。左上の Fe L

輝線（15.0Å）との比較からは、Fe L輝線が中心集
中であり、分散方向への広がりがあることが確認で
きる。中心集中の構造からは鉄が親星由来であるこ
とを示し、このことは先行研究と相違しない（(van

der Heyden et al. 2003)）。分散方向の広がりからは
中心のイジェクタが視線方向の運動成分を持ち、ドッ
プラーシフトしていることを示唆する。
また左下の禁制線（21.6Å）、右下の共鳴線（22.1Å）

にあたる二つの O輝線は、どちらも He-likeの酸素
からのKα輝線であるにも関わらず、強度分布が異な
ることがわかる。このことから強度が異なる領域で
電荷交換反応や共鳴散乱などの反応が起きてると推
察される。この二つの輝線は EPICの分解能では分
離することができず、もちろんこのようなイメージ
解析も行うことができないため、このようなイメー
ジは RGSだからこそ得られたものである。
各酸素輝線付近のスペクトルを図 6に示す。特に右
図の O Heα 輝線の赤プロット（天体中心付近から
取ったスペクトル）に注目すると、禁制線は短波長
側、共鳴線は長波長側で若干強度が強くなっており、
図 5の空間分布と相違ない。

図 5: 左上;Fe L輝線、右上;O Lyα輝線、左下;O Heα

の禁制線、右下;O Heαの共鳴線。

5 Summary

本発表では、RGSの高い分解能を存分に活かし、
本来弱点となりうる回折光子の特徴を利用したイメー
ジ解析について述べた。このイメージ解析の大きな
価値を改めて二つまとめる。
一つは視線方向の運動によるドップラーシフトを捉
えられることである。視線方向に速度分散があれば、
分散イメージは本来の天体のイメージよりも広がり
をもつ。あるいは全体が視線方向に移動していれば
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図 6: 左;O Lyα付近、右;O Heα付近のスペクトル。
黒は天体全体、赤は天体中心付近。

本来の中心波長に対してずれが生じる。分散イメー
ジ解析ではそれを各輝線ごとに確認できるので、各
輝線の由来についての示唆を得ることができる。
二つめは高い分解能により、酸素の禁制線/共鳴線の
ような CCD検出機では分離できないような輝線に
対して、空間分布を調べることが可能である点であ
る。
今後の展望としては、今回の分散イメージ解析から
推測されたことを、より詳細なスペクトル解析によっ
て定性的に求める。また最終的には、中心のイジェ
クタと外側のシェルとを切り分け、それぞれの元素

組成や電離状態、電子温度を決定する。

Reference

van der Heyden et al. 2003, AA, 406, 141-148
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XMM-Newton を用いた銀河中心のマッピングとG359.0-0.9 の解析
松永　海 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

近年の高エネルギー天文学の発展により、天の川銀河の中心領域 (GC) の激しい活動の様子が徐々に明らか
になってきている。例えば、銀河面に沿って大きく広がった熱的プラズマ や、GC から銀河面と垂直な方向
(南北) への噴出と考えられる大規模構造 がある。こうした活動のエネルギー源として、連鎖的超新星爆発が
一説に考えられているが、支持する確実な証拠は得られていない。上記以外にも GC には多種多様な構造が
あり、今後も多くの発見が期待される。GC 領域の大規模構造を把握するには、膨大な観測データから広範囲
のマッピングを行う手法が有効である。そこで我々は、有効面積が大きく空間分解能に優れた XMM-Newton

衛星を用いて、Sgr A*から±2◦に及ぶ広範なX 線イメージを作成した。この結果、熱的プラズマの解析で重
要な Fe の特性 X 線 (6 ∼ 7keV) を含む広帯域で、GC から南北への噴出を含むさまざまな構造を捉えるこ
とに成功した。本研究では上記に加えて、作成したイメージ内で目立つ構造の 1 つとして SNR G359.0-0.9

に着目し、その解析結果を報告する。先行研究では、この SNR は銀河中心には付随せず、年齢 1.8× 104yr、
爆発エネルギーは 1.2 × 1051erg と推定されていた。しかし、XMM-Newton のスペクトルに基づいて我々
が再解析した結果、星間吸収パラメータから本天体が GC 付近にあることが示唆された。すると直径は約
50pc にもなり、より大きな爆発エネルギーを持っていたと考えられ、単一の SNR ではなく連鎖的超新星爆
発によって生じたスーパーバブルであると推測される。

1 Introduction

天の川銀河中心領域 (Galactic Center Region, GC)

には質量が 4 × 106M⊙ にもなる超大質量ブラック
ホール (Super Massive Blackhole, SMBH) 射手座
A*(Sagittarius A*, SgrA*)が存在し、周囲の高密度
領域において多数の高エネルギー天体が発見されて
いる。これらの起源の理解は、銀河や星の生成プロ
セスを解き明かすことに直結する、天文学の最重要
課題の一つである。
銀河のバルジに球状に広がったプラズマと、銀河

面に円盤状に広がったプラズマは、それぞれ高温成分
(∼ 7 keV)と低温成分 (∼ 1 keV)からなる (Koyama

et al. 2018)。これらのプラズマは計∼ 1056 ergもの
エネルギーを有し、SgrA*の重力では束縛できない
ほど高温で常にハローに放出されているため、恒常
的なプラズマの供給源が存在すると考えられる。
GCから銀河面に垂直な方向（南北）に相対論的粒

子が放出された形跡である Fermi bubbles(Su et al.

2010)や eROSITA bubbles(Predehl et al. 2020)は、
∼ 10 kpcという銀河そのものと同等のスケールを持

つ巨大構造である。これらのバブルの総エネルギーは
∼ 1055 erg程度と指摘されており (Su et al. 2010)、
GCの膨大なエネルギーを伴う活動の代表例である。
バブルやプラズマのエネルギー源として、SMBHに
引き寄せられた物質で構成される高密度領域である
中心分子層 (Central Morecular Zone, CMZ)におけ
る連鎖的な超新星爆発 (Supernove, SN)や、SMBH

の重力作用が考えられていて、特に連鎖的 SNが有力
視されている。しかし、プラズマ生成のエネルギー
供給∼ 1050 erg/yr、バブルを構成するのに必要なエ
ネルギー供給 ∼ 1051 erg/yrを説明するには、CMZ

において 1個 /yr以上の頻度の SNが必要であるが、
SNの頻度は天の川銀河全体でも∼ 10−1個 /yrとさ
れており、GCのエネルギー源を十分に説明できる
とは言えない。
こうした大規模構造や、GCに数多く存在する未知
の天体構造を発見 ·解析するには、多くの観測データ
を用いて広範囲のマッピングを行う手法が有効であ
る。本研究では XMM-Newton衛星搭載の CCDカ
メラ EPIC(mos1,mos2,pn)のデータを用いてマッピ
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ングを行なった。今回は作成した GCマップで捉え
た天体について報告する。
また、マップで目立つ天体G359.0-0.9についての

スペクトル解析を行い、結果を合わせて報告する。先
行研究 (Bamba et al. 2000)によれば、本天体はシェ
ル型超新星残骸 (SNR)であり、銀河中心には付随せ
ず、年齢 1.8×104 yr、爆発エネルギーは 1.2×1051 erg

と推定されている。

2 Methods/Instruments

and Observations

XMM-Newton衛星は欧州宇宙機関 (ESA)が 1999

年に打ち上げた X線観測衛星であり、CCD検出器
EPIC(mos1,mos2,pn)と反射型回折分光器RGSを搭
載している。本研究では一般公開されている XMM-

Newton EPICの GC付近の観測データを 303個用
いた。XMM-Newton EPICとChandra,Suzakuの検
出器の性能を表 1に示す。EPICは観測視野の広さと
有効面積の広さに特に優れ、空間分解能も良く、マッ
ピングに適している。マッピングには XMMの解析
専用ソフトの SAS、X線解析用ソフトの heasoft、画
像解析ソフトの ds9を用いた。エネルギーバンドは
0.5− 1.0 keV(低エネルギーX線)、1.0− 2.0 keV(中
エネルギー X 線)、2.0 − 7.0 keV(高エネルギー X

線)、5.0 − 6.1 keV(高エネルギー連続成分)、6.3 −
6.5 keV(FeKα輝線)、6.6− 6.8 keV(FexxvKα輝線)

などを選択した。
一方で G359.0-0.9のデータは、XMM-EPICの観

測 ID 01502920101のデータを用い、スペクトル解
析には XSPECを使用した。スペクトル抽出に使用
した領域を図 1に示す。

衛星 XMM-Newton Chandra Suzaku
検出機 EPIC-MOS ACIS XIS

エネルギー帯域 (keV) 0.15-12 0.1-10 0.2-12
視野の直径 (’) 30 8 18
近地点 (km) 13000 10000 550
遠地点 (km) 120000 14000 580

有効面積 (cm2)@1.5keV 4650 600 1460
空間分解能 (”) 8 0.5 120

エネルギー分解能 (eV) 130 150 130

表 1. 検出器の性能比較

図 1. G359.0-0.9の解析に使用した領域。赤斜線は該当領域が取
り除かれることを意味する。

3 Results and Discussion

作成したマップを以下の図 2と図 3に示す。図 2の
水色の矢印は SgrA*を指している。SgrA*を囲む赤
とピンクの円・楕円はそれぞれバルジと銀河面に広
がるプラズマを示しており、SgrA*に近づくにつれて
強い放射領域が分布している様子がわかる。黄色の
楕円で囲んだ領域は GCから南北への噴出構造、す
なわち GCからバブルへ向かう粒子の通り道 (Ponti

et al. 2019)を示している。水色の円に囲まれた点源
は X線連星である。これらは BHや中性子星などの
コンパクト天体が他の大質量星と連星系をなし、非
常に明るい X線を放射している。(l, b) = (359,−1)

付近に明るく輝く蟹の手のような形状の構造が見受
けられる。この天体は G359.0 -0.9と呼ばれるもの
で、既知の構造である (Bamba et al. 2000)。

図 2. XMM-EPIC で作成した GC の X 線マップ。赤が 0.5 −
1.0 keV、緑が 1.0 − 2.0 keV、青が 2.0 − 7.0 keV を示してい
る。図中で示しているものは第 3 章で説明する。
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図 3の中で、図 2と共通するものは同じ天体を表
している。黄色の円で示されている噴出領域は、この
バンドでは全く見ることができない。これは噴出由
来の X線が低エネルギー側に集中し、高エネルギー
放射がほとんどない証拠である。緑の矢印で指した
部分をはじめ、緑の FeKα輝線成分 (≃低温成分)が
卓越している構造が見られる。この部分は低温の中
性ガスであって、他の天体からの強い放射を受けて
蛍光 X線を出していると考えられるが、各部を局所
的に照らす放射源の候補天体をマップ上で確認する
ことはできない。現在、その放射源とは SgrA*であ
ると考えられているが、我々が観測している SgrA*

の光度ではこれらの中性ガスの蛍光 X線を説明でき
ない。これは、蛍光の反射源となっている SgrA*の
放射と、我々に届く同天体からの放射では発生時期
に時差 (∼ 102 yr)があり、この短い期間に放射強度
が∼ 10−2 倍に減少したと考えられている (Koyama

et al. 2018)。

図 3. XMM-EPIC で作成した GC の X 線マップ。赤が 5.0 −
6.1 keV、緑が 6.3− 6.5 keV、青が 6.6− 6.8 keV を示し、それ
ぞれ連続成分、FeKα 輝線成分 (≃ 低温成分)、FexxvKα 輝線成
分 (≃ 高温成分) に対応している。図中で示しているものは第 3
章で説明する。

次に、SNR G359.0-0.9 の解析結果を報告する。本
天体は電波観測 (Heywood et al. 2022) により同じ
位置にシェル型構造が確認されていることから、そ
の一部が X線でも光っているものと考えられる。

図 4. MeerKAT による G359.0-0.9 の電波観測 (Heywood et
al. 2022)

フィットには星間吸収 × 電離非平衡プラズマ
(TBabs×vnei) を用いた。図 5 にフィットしたスペ
クトルを、表 2にベストフィットパラメータを示す。

図 5. スペクトルのモデルフィット結果。赤がデータ点で、緑、マ
ゼンタ、水色の曲線はそれぞれ天体からの放射、バックグラウン
ド放射、検出器由来のバックグラウンド。天体からの放射モデル
として星間吸収 ×電離非平衡プラズマ (TBabs×vnei)を用いた。

表 2. フィット結果

パラメータ（単位） 値
NH(1022cm−2) 1.97 ±0.09

kTe(keV) 0.54 ±0.07

ZH = ZHe = ZC = ZN(solar) 1(固定)

ZO = ZNe = ZMg(solar) 1.01 ±0.13

ZSi(solar) 0.99 ±0.14

ZS = ZAr = ZAr(solar) 0.46 ±0.16

ZFe = ZNi(solar) 0.004 ±0.06

net(10
11cm−3s). 1.18± 0.60

VEM(10−4cm−3) 3.3± 0.9

フィットパラメータを先行研究 (Bamba et al. 2000)

と比較すると、水素柱密度NH、電子温度 kTeはほぼ
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同等の結果となり、Feのアバンダンスが低いという
結果も再現された。また、neTの値から本天体がまだ
電離平衡に到達していない状態であることが新たに
明らかとなった。一方、高エネルギー帯域に現状のモ
デルでは説明できない成分があり、これについての
検討は今後の課題である。また先行研究と同様に水
素柱密度から天体までの距離を推定すると∼ 6.4 kpc

となり、これと電波シェルの視直径および電子温度
を用いてセドフ解から爆発エネルギーの推定を行っ
たところ、∼ 1052 ergと計算された。これは一般的
な SNRの爆発エネルギー ∼ 1051 ergと比較して大
きく、単一の爆発によって形成された天体でない可
能性がある。しかしながら水素柱密度からの距離推
定には大きな不定性があり、この結果は真の値から
大きく異なる可能性がある。今後はこれらについて
考えるために、付随する分子雲の速度帯や、視線方
向の高密度ガスの検証からより高精度な距離の推定
を行うほか、X線バックグラウンドについてよく検
証し、フィットの改善を図りたい。

4 Conclusion

XMM-Newton EPICカメラ を用いた GCのマッ
ピングを行い、さまざまな天体構造を捉えたマップ
を作成した。特に EPICが他の検出器よりはるかに
優れる帯域である高エネルギー帯域のマッピングに
より、中性鉄やヘリウム状鉄イオンの詳細な空間分
布を明らかにした。
SNR G359.0-0.9のスペクトル解析によって先行研

究での結果が再現され、加えて本天体が電離非平衡
であることを新たに発見した。また、新たに本天体
の爆発エネルギーが∼ 1052 ergにもなる可能性が生
じた。
今後はこれらの結果について十分な議論を行って

いきたい。

Reference

Koyama. 2018, PASJ,70, 1

Su et al. 2010, ApJ 724, 1033

Predehl et al. 2020,Nature,588, 227-231

Ponti et al. 2019, Nature 567, 347-350

Bamba et al. 2000, PASJ, 52, 259

Heywood et al 2022, ApJ, 925, 165

32



——–indexへ戻る

星間a07

位置依存型Richardson-Lucyデコンボリューションを
用いた超新星残骸カシオペア座AのX線画像解析

立教大学大学院 理学研究科
酒井 優輔

33



2022年度 第 52回 天文・天体物理若手夏の学校

位置依存型Richardson-Lucyデコンボリューションを用いた超新星残骸
カシオペア座AのX線画像解析

酒井 優輔 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙 X線観測においては、望遠鏡や検出器の応答が畳み込まれており、それらを戻すことで真の空間拡がり
を推定できる。その手法の一つとして Richardson-Lucy deconvolution(RL法)があり、これは 既知の Point

Spread Function(PSF、点広がり関数)1つと衛星の観測画像から、ベイズ推定によって真の画像を推定する
手法である。RL法は 1つの PSFのみを用いて推定することが多いが、実際には検出器の焦点面に光子が落
ちた位置毎に PSFが異なるため、広い空間スケールでは精度が落ちる。そこで、位置毎の複数の PSFを用
いた位置依存の RL法を開発した。実際に、Chandra衛星の観測した超新星残骸カシオペア座 Aの全領域
に適用する。

1 Introduction

8M⊙ 以上の重たい恒星は、一生の最期に超新星
爆発を引き起こし、その残骸は超新星残骸 (SNR)

となる。超新星爆発が起こると、親星からの噴出物
(ejecta)と星間物質 (ISM)が衝突することにより衝
撃波を形成し、ejectaや ISMは衝撃波加熱されて電
波からγ線までの広い波長範囲での高温プラズマと
なる。
星は内部での核融合反応によって He, C, O,Ne,

Mg, Si, Feと次々と元素合成して進化し、外側から
内側につれて重たい元素が層状の構造に並んでいく。
8M⊙以上の重たい恒星は、元素合成により中心部に
鉄のコアができ、星自身の重力に耐えきれずにコア
がつぶれて、ほぼ中性子からなる原始中性子星がで
きる。中性子星の内部は、中性子の縮退圧などによ
り重力収縮に拮抗することができ、星の中心に向かっ
て落ち込んだ物質は中性子星の表面で弾かれ、反発
衝撃波ができる。この衝撃波がニュートリノ加熱に
より、星の表面まで到達すると重力崩壊型超新星爆
発と呼ばれる爆発を引き起こすと考えられている。
超新星残骸の X線を観測することで、星の内部の

元素組成や宇宙線加速について知ることができる。
SNRからの放射は、ejectaによる熱的放射と衝撃波
加速により TeV帯域まで加速された電子由来のシン
クロトロン X放射による非熱的放射の 2種類ある。

熱的放射は 4 keV以下で、非熱的放射は 4 keV以上
で支配的である。非熱的放射を観測することで、衝撃
波速度や磁場などの加速環境を知ることができ、こ
のような SNR の衝撃波加速によるシンクロトン X

放射は、宇宙線加速の謎を解明する手がかりになる
と考えられている。また、SNRからの X線放射は、
連続成分と輝線放射で表すことができ、スペクトル
の形状からプラズマの温度、元素組成、電離状態な
ど様々な情報を得ることができる。
本研究では、Chandra の約 20 年分の豊富なデー
タを使い、X線画像から衝撃波速度などを精確に測
定すること目標としているが、望遠鏡や検出器の応
答が畳み込まれており、それらの応答を戻さないと
精確な測定は困難である。一般的に、その手法の 1

つに Richardson-Lucy deconvolution(RL法)がある
が、この手法では既知の PSFを 1つと衛星の観測画
像から、ベイズ推定によって真の画像を推定するた
め、カシオペア座 A全体といった広い空間スケール
では PSFが大きく変化するため精度が落ちる。この
問題を解決するために、γ線画像での先行研究では、
複数の位置毎の PSFと観測画像から真の画像を推定
する位置依存の RL法により、広い空間スケールへ
のデコンボリューションを可能にした。本研究では、
この位置依存のRL法をChandraのX線画像で開発
した。
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2 Methods/Instruments

and Observations

2.1 カシオペア座A

カシオペア座 Aは、カシオペア座にある IIb型の
超新星残骸 (supernova remnant, SNR) で、年齢は
約 340 歳であり、距離は 3.4 kpcと考えられている。
カシオペア座 Aは熱的放射と非熱的放射の双方で明
るく光る。これまでに、XMM-Newtonや Chandra

などによるこれまでの観測により、爆発の非対称性
などが提唱されている。

2.2 ChandraX線衛星と使用データ
ChandraX 線観測衛星は、1999 年 7 月 23 日に

NASA によって打ち上げられた人工衛星である。
Chandra は、X 線 CCD カメラ (ACIS)、X 線反射
鏡 (HRMA)、高分解能カメラ (HRC)、高エネルギー
用の透過 4型回折格子 (HETG)、低エネルギー用の
透過型回折格子 (LETG)を搭載している。Chandra

はウォルター I型X線望遠鏡が使われていて、角度分
解能は 0.5 arcsecでX線観測衛星の中で最も小さい。
ウォルター I型 X線望遠鏡の模式図が図 1である。

図 1: ウォルター I型 X線望遠鏡の模式図 (小山勝
二・満田和久「X線の観測」、シリーズ現代の天文学
第 17巻、井上・小山・高橋・水本編『宇宙の観測 III』
1章 図 1.35（日本評論社）)

カシオペア座 Aの Chandraによる観測は、2000

年から 2019年と約 20年分の豊富データがある。今
回使用したChandraのデータは、2004年の同時期に
観測された Observation ID 4636, 4637, 4639, 5319

で、使用データを表 1に示す。0.5-7.0 keVで 4つの
データを結合して 1枚の X線画像にして解析する。

表 1: 本研究で使用する Chandra衛星のカシオペア
座 Aの使用データ
ObsID Exposure Time(ks) Start Date

4636 143.48 2004-04-20 08:41:03

4637 163.50 2004-04-22 18:22:53

4639 79.05 2004-04-25 09:37:41

5319 42.26 2004-04-18 21:18:33

2.3 Point Spread Function (PSF, 点
拡がり関数)

PSFは、恒星などの点源を撮像したときの拡がり
具合を表した関数である。ChandraのPSF は、検出
器 の形状、焦点面への配置等に影響を受けるため理
論的に計算することが難しく、本研究では実測に基
づいたシミュレー ションにより生成する。Chandra

の PSFは主に、光軸から離れるほど PSFが大きく
なり、光軸との傾きに応じて PSFの楕円形の傾きが
変化し、入射エネルギーが大きいほど PSFが大きく
なる傾向がある。

2.4 Richardson-Lucy deconvolution

(RL法)

Richardson-Lucy deconvolution (RL法)は、既知
の PSFと衛星の観測画像から真の画像を推定する手
法である。観測画像の分布、既知の PSF、観測され
た画像の関係をベイズの定理を用いて関係づける。そ
して、ベイズ推定を繰り返し計算することにより真
の画像を推定する。理論式は

Wi,r+1 = Wi,r

∑
k

Pi,kHk∑
j Pj,kWj,r

r = 0, 1, 2, . . .

(1)

で与えられる。i, j, kはピクセル座標とする。W は真
の画像、Hは撮像画像、rは反復回数とする。Pj,kは
PSFで、WjがHkで観測される確率をP (Hk|Wj) =

Pj,k とする。
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2.5 位置依存のRL法
位置依存の RL法は、位置毎の複数の既知の PSF

と衛星の観測画像から真の画像を推定する手法であ
る。従来の RL法では、1つの PSFのため広い空間
スケールでは精度が落ちていたが、位置依存の RL

法は、位置毎に PSFを変えるため任意の空間スケー
ルに対応できる。理論式は

Wi,r+1 = Wi,r

∑
k

P ii,kHk∑
j P jj,kWj,r

r = 0, 1, 2, . . .

(2)

で与えられる。Wj での PSFを P jとし、Wj がHk

で観測される確率を P j(Hk|Wj) = P jj,k とする。
その他の変数は RL法と同様である。

3 Results

カシオペア座Aの位置依存のRL法に用いた PSF

が図 2で、位置依存の RL法の反復回数 100回の結
果が図 3である。

図 2: 位置毎の実測に基づいたシミュレーションによ
り得られた PSF。黄色から青色にかけて確率が小さ
い。位置依存の RL法でグリッド領域毎に PSFを切
り替えて使用する。

図 3: 左図: Chandra によるカシオペア座
A(Observation ID 4636, 4637, 4639, 5319の 0.5-7.0

keV)の X線観測画像。右図: 左図の位置依存の RL

法反復回数 100回の結果。

4 Discussion

本発表では、位置依存のRL法のChandraのX線
画像での開発までで行ったが、今後は図 3から、位
置依存の RL法により画像が正しく鮮明になってい
るが議論していきたい。その方法として、Chandra

のカシオペア座 Aのデータは約 20年分と豊富にあ
り観測毎に光軸が異なるため、別の光軸のデータの
観測画像と比較することで、この位置依存の RL法
による系統誤差などが挙げられる。

5 Conclusion

本発表では、Chandra の 2004年のカシオペア座
Aの 4枚のデータを用いて位置依存の RL法を適用
したが、確かに鮮明になっていると考えられる。今
後は、他の SNR, AGN, PWNなどの他の天体にも
適用していきたい。
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重力崩壊型超新星から生じる高エネルギーガンマ線の観測予測

西川 智隆 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙線 (Cosmic Ray) は宇宙から地球に降り注ぐ自然の放射線である。宇宙線の主成分は陽子であり、他に

電子や原子核などが含まれる。これらは、108 eV から 1020 eV の広い分布を持ち、大まかに２種の冪分布で

表される。その冪指数は 1015.5 eV 付近で変化しており、このエネルギーは「knee enrgy」と呼ばれる。そ

して、knee enrgy までの宇宙線は超新星残骸にて拡散衝撃波加速 (L. Drury 1983) と呼ばれる加速機構に

よって生成されると考えられている。これは、拡散衝撃波加速によって冪分布と冪指数が説明されるからで

ある。しかし、このモデルでは超新星の典型的な物理量を用いても knee enrgy まで到達できないという問

題がある。この問題に対し、新たなモデルの一つ (Inoue et al. 2021) では、超新星爆発の初期段階で、陽子

が knee enrgy まで加速され得ることが主張されている。しかし、観測による検証はなされていない。検証

のためには、PeV のエネルギーを持つ陽子が飛来する方向を観測すれば良いと考えられるが、陽子は銀河中

の磁場などによってその運動の方向が容易に変えられるため、起源の特定は非常に困難となる。そこで、光

子であれば磁場により運動の方向は変わらないことから、超新星によって加速された陽子から生じるガンマ

線についての観測を用いる。しかし、ガンマ線は光子と対消滅という反応を起こし、フラックスが減衰され

ることを予測される (Gould, R. J. & Schréder, G. P. 1967)。本講演では、光子対消滅による減衰を考慮し、

超新星残骸から生じるガンマ線観測予測についての議論を行う。

1 Introduction

宇宙線は、1920年代半ばに、その存在が観測により

確かめられていた。この主成分は陽子であり、電子や

原子核など荷電粒子や、ガンマ線などの高エネルギー

光子やニュートリノも含む。また、粒子加速器など

で人工的に作り出せるエネルギーは重心系で 1013 eV

程度であるのに対し、宇宙線のエネルギーは 1020 eV

にも達する程の大きなエネルギーを持つ。宇宙線が

このように途轍もないエネルギーを持つまでに加速

される機構として、拡散衝撃波加速 (e.g., (L. Drury

1983)) が広く受け入れられている。そして、この加

速機構が超新星残骸で働くことで、1010 ∼ 1015.5 eV

のエネルギーを持つ荷電粒子が生成されると考えら

れている。しかしこの加速モデルでは「Knee」エネ

ルギーである 1015.5 eV には届か無いという問題が

ある。この問題の解決のため、現在でも様々なモデ

ルの改良が試みられている。

超新星残骸における加速機構のモデルの一つであ

る (Inoue et al. 2021) では、超新星爆発の初期段階

の赤色超巨星中で、陽子が Kneeエネルギーまで加速

され得ることが主張されている。しかし、観測によ

る検証はなされていない。検証のためには、PeV の

エネルギーを持つ陽子が飛んで来る方向を観測すれ

ば良いと考えられるが、陽子は銀河中の磁場などに

よってその運動の方向が容易に変えられるため、起

源の特定は非常に困難となる。そこで、光子であれ

ば磁場により運動の方向は変わらないことから、超新

星によって加速された荷電粒子から生じるガンマ線

についての観測を用いる。しかし、ガンマ線は光子

と対消滅という反応を起こし、フラックスが減衰され

ることを予測されている (Gould, R. J. & Schréder,

G. P. 1967) 。このため、ガンマ線観測の予測には減

衰の効果を取り入れたモデルが必要となる。以上よ

り、検証を行うには、Ⅰ 超新星残骸における高エネ

ルギーガンマ線の放射、Ⅱ ガンマ線の減衰、という

2 つの過程を考慮したシミュレーションを行い、観

測結果と比較することが必要と考えられ、これを本

研究での課題とする。
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2 Methods

本章では地球へ到達するガンマのフラックスを予

測を行うため、超新星残骸のモデルの紹介とこのモ

デルを用いたガンマ線の不透明度を計算を行う。

Ⅰ：超新星残骸におけるガンマ線の放射

ガンマ線は、以下の過程で発生すると考えられて

いる。超新星残骸で加速された宇宙線陽子は、星間

物質中の陽子や原子核と衝突し、中性パイ中間子 π0

が生成される。そして π0 が崩壊 (π0 → γγ) するこ

とでガンマ線が生成される。(Tatischeff V. 2009) に

よると、SN1993J の 1TeV 以上のガンマ線のフラッ

クスは、

Fγ,unabs(> 1TeV) ≈ 2× 10−12

(
D

3.63Mpc

)−2

×

(
ṀRSG

3.8× 10−5 M⊙/yr

)2(
t

days

)−1(
uw

10 km/s

)−2

cm−2 s−1 (1)

により、推定できる。ここで、D は SN1993J と地球

までの距離、ṀRSG は赤色超巨星の質量損失、t は

超新星爆発後の経過時間、uw は星風の速さを表す。

これにより、吸収を考慮しないガンマ線のフラック

ス Fγ,unabs が求まる。

Ⅱ：ガンマ線の減衰

光子はあるエネルギーの閾値を超えると、光子同

士が反応し、対消滅 (γγ → e+e−) が確率的に起こる

(Gould, R. J. & Schréder, G. P. 1967)。この議論を

用いて、ガンマ線と、光球から生じる光子（以下軟

光子）との対消滅の量を計算を行う。そのために超

新星残骸についてのモデルを与える。（図 1 参照）内

側の円は超新星残骸の光球面、外側の円は外側へ向

かう衝撃波面を表し、図 1 の右側を観測者方向とす

る。また、点 I は衝撃波面からガンマ線が放射され

た領域、点 S は光球面上から軟光子が放射された領

域、点 P はガンマ線と軟光子が相互作用する点を表

す。そして、このモデルを用いて対消滅によるガン

マ線の不透明度を考える。衝撃波面のある微小領域

から放射されたガンマ線についての不透明度は、

τγγ (t,Ψ0, E) =

∫ +∞

0

dl

∫ 1

cmin

d cos θ

×
∫ 2π

0

dϕ

∫ +∞

ϵmin

dϵ
dτγγ

dϵdΩdl
(2)

と書ける。ここで、E はガンマ線のエネルギー、ϵ は

軟光子のエネルギー、θ は軟光子が点 S から生じた

時の P での極角、ϕ は点 S の方位角、l はガンマ線

放射領域（点 I）から相互作用点 (点 P )までの距離、

Ψ0 はガンマ線の進行方向についての角度を表す。こ

こで不透明度 dτγγ の微分は、

dτγγ = (1− eγ · e⋆)nϵ σγγ dϵdΩdl (3)

で与えられる (Gould, R. J. & Schréder, G. P. 1967)。

ここで、eγ と e⋆ はガンマ線と軟光子のそれぞれの放

射領域から相互作用点へ向かう単位ベクトルを表す。

また、nϵ は光球の表面温度 Tph(t) のとき生じる軟

光子の相互作用点での数密度（黒体輻射を仮定）は、

nϵ =
2ϵ2

h3c3
1

exp (ϵ/kBTph(t))− 1

[
cm−3 erg−1 sr−1

]
(4)

であり、σγγ は光子対消滅の散乱断面積 (cf. (Gould,

R. J. & Schréder, G. P. 1967))を表す。さらに、ϵmin

は光子対消滅が起こり得る軟光子のエネルギーの閾

値、cmin は軟光子が相互作用点に到達し得る cos θ

の最小値を示す。

Ⅲ：観測可能性の予言と観測結果との比較

以上の Ⅰ、Ⅱ での議論から、地球上まで到達する

ガンマ線のフラックスを算出する。吸収を考慮した

ガンマ線フラックス Fγ,abs は式 (1)、(2) を用いて、

F γ,abs = Fγ,unabs

× 1

2

∫ π

Ψ0,min

dΨ0 sinΨ0 exp (−τγγ (t,Ψ0, E)) (5)

と求まる。ここで、式 (2) は衝撃波面のある微小領

域から生じたガンマ線についての不透明度であるか

ら、衝撃波面全域について考えるため、Ψ0 と m 軸

（図 1 参照）回りの積分を行う。また、Ψ0,min は、ガ

ンマ線が光球を横切るための最低の Ψ0 の角度を表

す。さらに、ここで計算されたガンマ線のフラック

スと、CTA 望遠鏡のガンマ線検出感度とを比較し、

観測量予測を行う。
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図 1: ガンマ線フラックスの減衰モデルの概念図。光

球面の半径を Rph、衝撃波の半径 Rshとし、点 I で

放出されたガンマ線と、点 S から放出された軟光子

が点 P で相互作用する。その他のパラメータは本文

中に記述されている。

3 Results & Discussion

本章では、吸収を考慮しないガンマ線のフラック

ス、対消滅による吸収を考慮したガンマ線のフラック

ス、及びCTA望遠鏡のガンマ線検出感度 (Cherenkov

Telescope Array 2016) を比較する。

図 2: 地球上で観測されるガンマ線フラックスの予測

結果

ここで、横軸は超新星爆発後からの経過日数、縦

軸はフラックスを示す。Unabsorbed は吸収を考慮

しない SN1993J の 1TeV 以上のガンマ線のフラッ

クス、Absorbed は対消滅による吸収を考慮したガン

マ線のフラックスを表す。さらに、CTA 50 hours は

CTA (Cherenkov Telescope Array) の 50 時間観測

した際の検出感度を示す。以上の結果から、今回用

いたガンマ線放出のモデル (Tatischeff V. 2009) で

は、対消滅を考慮すると CTA の検出感度を下回る

ため、観測は困難でることが言える。しかし、最近

の研究では、赤色巨星の質量損失 ṀRSG が 2 桁程度

増加することが示唆されている (Inoue et al. 2021)。

このことから、未吸収のガンマ線のフラックスは大

幅に増加することが期待され、SN1993J と同程度の

超新星爆発が起こった際には CTA による 50 時間観

測で観測され得ることが考えられる。

4 Future Work

今後の課題として、ガンマ線のフラックスの増加

が示唆されている、 (Inoue et al. 2021) の宇宙線加

速シミュレーションと, 本研究で行ったガンマ線の不

透明度を組み合わせることで、より現実的な超新星

残骸で加速された宇宙線から生じるガンマ線の観測

予測を行いたいと考える。
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SPH法をもちいたTychoの超新星残骸の長時間シミュレーション

服部　英里子 (東京大学大学院 総合文化研究科)

Abstract

Ia型超新星爆発とは白色矮星が伴星からの質量降着などにより質量が 1.38太陽質量に達し爆発するものだ．

星内部での核融合で元素合成を行う重力崩壊型とは異なり，Ia型超新星は爆発時に多量の鉄を合成し，宇宙

空間に放出する．Ia型超新星 SN1572の残骸である TychoSNRは Si,S,Caなどの元素が球殻状に分布して

いることが観測により知られている．しかし，Yamaguchi et al.(2017)でも示されている通り鉄は東側に突

出して分布しており，鉄 knotと呼ばれている．この鉄 knotは TychoSNRのみならず多くの超新星残骸に

おいて観測されている．本研究では鉄のみがなぜ局所的に分布しているのかを探り，今度どのように膨張を

続けていくのかを考察するべく，爆発後の膨張を流体力学シミュレーションを用いて計算を行なった．流体

の運動の様子は SPH法を用いて再現した．本公演ではその結果について報告・議論を行う．

1 Introduction

超新星残骸は恒星がその一生の最後に超新星爆発

を起こした後に残される星雲状の天体である．超新

星爆発が起こる原因は大質量星が重力崩壊を起こす

ことで爆発するものと白色矮星が何かのきっかけで

核融合が暴走することで爆発するものの 2つに分け

られる．

超新星爆発時に合成された元素が爆発の衝撃によっ

て膨張し輝く天体が超新星残骸であり，超新星残骸

が膨張することで宇宙空間に様々な元素が供給され

ている．この膨張の様子を X線スペクトルを用いて

観測すると，元素によって異なる分布を取ることが

わかっている．特に鉄の分布は特徴的で鉄 knotと呼

ばれており，これが起きるメカニズムについては未だ

結論が出ていない．実際にⅠ a型超新星 SN1572の

残骸である TychoSNRでは Si,S,Caなどの元素が球

殻状に分布しているのに対し，鉄は東側に突出して

分布している (Yamaguchi et al 2017).他の超新星

残骸を ChandraX線天文衛星のデータを使って観測

しても同じような鉄特有の分布を見ることができる．

今回は鉄の局所的な分布が特に顕著であることから

TychoSNRに注目した．TychoSNRは Ia型超新星残

骸である．Ia型超新星爆発の原因となる白色矮星の

核融合の暴走は伴星からの質量膠着による SD(Single

Degenerate)型と 2つの白色矮星が合体することに

よるDD(Double Degenerate)型がある．これらはど

ちらも白色矮星がチャンドラセカール限界質量を超

えることで爆発を起こし，中心での点源爆発である

と考えられる．超新星残骸における断熱膨張期では

衝撃波が Sedov の自己相似解で表すことができる．

チャンドラセカール限界質量とはチャンドラセカー

ルが発表した白色矮星が安定して存在できる限界の

質量であり，電子の平均分子量を 2、白色矮星内部の

温度をゼロとすると，1.46太陽質量が限界質量とさ

れているが，実際の白色矮星では内部の温度がゼロ

ではないため，1.38太陽質量を超えると安定して存

在できる，爆発する．

本研究では，観測されている TychoSNRの膨張の

様子をシミュレーションから再現することで鉄 knot

の原因に迫るための前段階として中心での点源爆発

を仮定し流体運動をシミュレーションを用いて再現

した．

2 Methods

本研究では Iwasawa, M. et al 2016 で開発さ

れた大規模並列粒子法シミュレーションコード，

FDPS(Framework for Developping Particle Simu-

lators)コードを使用した．このコードは

dui

dt
=

∑
j

f(ui,uj) +
∑
s

f(ui,us)
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表 1: 初期条件
　領域 値

ρ 0 ≤ x, y, z ≤ 1 1.0

内部エネルギー −1/32 ≤ xc, yc, zc
1 ≤ 1/32 12

−1/32 > xc, yc, zc
1, xc, yc, zc

1 < 1/32 1.5
1xc = x− 0.5, yc = y − 0.5, zc = z − 0.5

のような微分方程式を時間発展させるものである．

FDPSの特徴はこれまで研究者がそれぞれ行う必要

のあった大規模並列化を搭載している点である．今

回は FDPSコードで提供されている SPH法のサン

プルコードを使用した．

まず 0 ≤ x, y, z ≤ 1であるような３次元空間を用

意した．その空間をそれぞれ同じ質量となるように

643個に分割し，それぞれを 1/643の質量を持つ粒子

として運動を計算した．今回はSaitoh, T. & Makino,

J. 2013を参考に，中心の 33の粒子の内部エネルギー

が高エネルギーになるよう表 1のように初期条件を

設定し，流体運動の計算を行なった．

3 Results

今回の流体計算では図 1のように，半径を

r =
√
x2
c + y2c + z2c として 10 ステップごとにス

ナップショットをとり，衝撃波が伝播する様子を 700

ステップまで計算した．

図 1: 30ステップ目における流体の密度を表すスナッ

プショット

4 Discussion

本研究では FDPSコードを用いて流体に衝撃波が

伝播する様子を SPH法により再現した．超新星の爆

発による衝撃波の伝播は断熱膨張期の衝撃波面の半

径 R(t),膨張速度 D(t),温度 Tは

R(t) = 12.5t
2/5
4 (

E44

n6
)1/5[pc] (1)

D(t) = 490t
−3/5
4 (

E44

n6
)1/5[km/sec] (2)

T1 = 3.34× 106t
−6/5
4 (

E44

n6
)2/5[[K] (3)

のようにSedovの自己相似解で表現できることが知ら

れている．ここでのE44 = E0/(10
44J)，t4 = t/(104

年 )，n6 = n0/(10
6m−3)であり，γ = 5/3としてい

る (坂下志郎　&　池内了 1996)．

今後は今回得られた結果とこの自己相似解を比較

することで結果の妥当性を検討していきたい．

また，時間をおってスナップショットを見ていく

と，衝撃波が r = 1.0に到達する前に 300ステップ目

前後で衝撃波が反射する様子がわかる．これは，計

算に用いた３次元空間が球状ではなく立方体であっ

たため，領域の中心から端までの距離が場所によっ

て異なっているためである．今後はより広い球場の

領域を用いることでより超新星残骸に近い条件で計

算を行なっていきたい．

5 Conclusion

FDPS コードを用いて SPH 法により流体の運動

の様子を再現した．今後はそれを Sedovの自己相似

解と比較することでその妥当性を検討して行きたい．

一方で，本研究で用意した３次元空間が球状ではな

く立方体のため，衝撃波が全ての領域に到達し終わ

43



2022年度 第 52回 天文・天体物理若手夏の学校

る前に反射波が生じてしまっている．そのため，今

後は球状の３次元空間における計算を行いたい．さ

らに，重力を考慮した計算を行うことで実際の超新星

残骸により近い再現をおこなうことができるだろう．
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近傍渦巻銀河における巨大分子雲の進化
出町史夏 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

銀河の星形成は主に巨大分子雲 (GMC)内で進行するため、GMCの進化は銀河進化における基本過程であ
ると考えられる。我々は 50–100 pc の分解能をもつ PHANGSプロジェクトの CO と Hαのデータを用い
て、近傍渦巻き銀河の GMC の進化の描像を調べた。ここでは、大マゼラン雲 (LMC) での結果 (Fukui et

al. 1999, Yamaguchi et al. 2001, Kawamura et al. 2009)に基づいて、次のようにGMCを分類した。Type

I: Hii領域の付随なし、Type II: 付随する Hii領域の光度 LHα < 1037.5 erg s−1、Type III: LHα > 1037.5

erg s−1 。この分類を適用すると、Type I, II, IIIの順で GMCの質量が大きくなりビリアル平衡に近づく傾
向と、GMCの質量と Hii領域の光度は緩やかな正の相関を持つことが共通して確認された。また、stellar

feedbackによる影響が最も少ないとみられる Type IIの滞在時間を LMCの Type IIと同一であると仮定す
ると、GMC寿命は 22-46 Myrと導出され、LMCと factor 2以内で一致した。以上の結果から、Type分
類による GMCの進化の描像について議論する。

1 Introduction

巨大分子雲 (Giant Molecular Cloud ;以下 GMC)

は星形成の主要な舞台であり、銀河進化を理解する
上でGMCの進化への理解は欠かすことができない。
GMCの観測的な研究には銀河全面の空間的に分解さ
れた GMCのサンプルが必要である。こうした観測
は、近傍で face-onの大マゼラン雲 (Large Megellanic

Cloud ; 以下 LMC)において史上初めて実現された
(Fukui et al. 1999)。
Fukui et al. (1999), Kawamura et al. (2009) は

LMCのGMC観測から、星形成領域であるHii領域
と若い星団との付随関係に基づいて GMCを次の 3

つの Typeに分類した; Type I : 大質量星形成の兆
候を示さない GMC、Type II : Hii領域のみが付随
するGMC、Type III : Hii領域と若い星団が付随す
るGMC。星形成領域と各TypeのGMCの空間分布
の比較やGMCの Hi envelopeの付随状況 (Fukui et

al. 2009)から、GMCが Type Iから Type IIIへと
進化するとの解釈が提案された。また、星団の年齢
に基づいてGMCの寿命が 20-30 Myrと見積もられ
た。この手法はM33にも適用され、LMCにおける
GMCのType分類と進化の描像を支持する結果が得
られた（Gratier et al. 2012）。しかし、空間分解能
の限界のため、Type分類の適用は局所銀河群の二銀

河に限られていた。局所銀河群の銀河の多くは矮小
銀河であるため、宇宙に多数存在する星の総質量の
大きな銀河で Type分類による GMC進化モデルの
普遍性を検証する必要があった。
近年、Atacama Large Millimeter / submillimeter

Array (ALMA) など干渉計の発達によって、10-20

Mpc の距離の銀河についても空間的に分解された
GMCの観測が可能になった。Physics at High An-

gular resolution in Nearby GalaxieS (PHANGS)プ
ロジェクトは、ALMAを用いて 100個ほどの近傍銀
河について空間的に分解された GMCの観測を行っ
た (Leroy et al. 2021)。これらの観測データを用い
て Chevance et al. (2020)はKruijssen & Longmore

(2014)で提案された統計的手法で GMCの寿命を求
めることが試みられたが、Fukui et al. (1999)等との
比較検討は十分には行われておらず、Type分類によ
る GMC進化の普遍性を検証することが課題となっ
ている。
本研究では GMC 進化を検証するために、

PHANGS プロジェクトの CO (Leroy et al. 2021)

と Hα(Emsellem et al. 2022) のデータを用いて、
10-20 Mpcの距離にある近傍渦巻き銀河に Type分
類の適用を拡張した。対象として GMC が 50-100

pcで分解されている 6銀河 (NGC 628, NGC 1433,

46



2022年度 第 52回 天文・天体物理若手夏の学校

NGC 1512, NGC 2835, NGC 3351, NGC 3627)を
選んだ。

2 Observations and Methods

本研究では、ALMA の 12m、7m と total power

arrays(TP) で観測された、PHANGS-ALMA data

release v1.0 の 12CO(J = 2–1) のデータ (Leroy

et al. 2021) と、ESO Science Archive Facility に
よって提供された PHANGS-MUSE Large program

(Emsellem et al. 2022) の Hα の観測データを使
用した。PHANGS-MUSEはヨーロッパ南天天文台
の Very Large Telescope(VLT)に搭載されたMulti

Unit Spectroscopic Explorer (MUSE)という面分光
器を使用した可視光観測である。ALMAの分解能や
感度は表 1に示す。

表 1: サンプル銀河の距離と ALMAの分解能、感度
の一覧。分解能と感度は Leroy et al. (2021)、距離は
Anand et al. (2021)より引用した。

銀河 分解能 [pc] 感度 [mK] 距離 [Mpc]

NGC 2835 50 239 12
NGC 628 53 115 9.8
NGC 3351 71 108 10
NGC 3627 89 80 11
NGC 1512 94 120 19
NGC 1433 99 119 19

GMC の同定には PYCPROPS (Rosolowsky et

al. 2021) を、Hii 領域の同定には Astrodendro

(Rosolowsky et al. 2008)を用いた。PYCPROPSは、
はじめに同定の核となる局所最大値を同定した上で、
周囲のピクセルを局所最大値に割り当てることで構
造を同定する。Astrodendroは構造を階層的に同定
し、ピーク付近の最小単位の構造を「リーフ」と呼
ぶ。今回は diffuse ionized gas(DIG)に由来する薄く
広がった放射を取り除くため、局所的なピークを抽
出するリーフを Hii領域と見做した。
PYCPROPSで同定した構造 (GMC)の境界線と

Astrodendroで同定したリーフ (Hii領域)の境界線
が重なった場合に、GMCとHii領域は付随関係にあ
ると判定した。
10-20 Mpcの距離の銀河については十分な感度を

もつ星団の観測が困難なことが多いため、Hii領域の

光度 (LHα)に基づいて [Type I : GMC単体、Type II
: LHα < 1037.5erg s−1の Hii領域が付随するGMC、
Type III : LHα > 1037.5erg s−1の Hii領域が付随す
る GMC] とした。これは、若い星団に付随する Hii

領域と、星団に付随していない Hii領域の光度の間
に、1037.5erg s−1 の境界があること (Yamaguchi et

al. 2001)に基づいており、M33でも検証されている
(Konishi et al. in preparation.)。

3 Results

ここでは代表としてNGC 628の結果を示す。図 1

はHαのmapの上にコントアで同定したGMCを示
している。NGC 628のType I (緑のコントア) は 81

個、Type II (青のコントア)は 283個、Type III (赤
のコントア) は 257 個である。Type II と Type III

はアーム状に分布している一方、Type Iはインター
アームに分布する傾向が確認できる。
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図 1: NGC 628のHαのmapに Type毎のGMCを
コントアで重ねた図。緑のコントアが Type I、青の
コントアが Type II、赤のコントアが Type IIIを表
す。このコントアが PYCPROPSで同定した構造に
対応している。

図 2はTypeごとのGMCの質量分布であり、点線
は各 Typeの質量の中央値の位置を示している。こ
の図から GMCの質量は Type I < Type II < Type

IIIという傾向があるとわかる。図 3はCO光度質量
(MCO)とビリアル質量 (Mvir)を比較した図であり、
Type I, II, IIIをそれぞれ緑、青、赤色でプロットし
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ている。黒線はMvir : MCO = 1 : 1の線を、点線は
各TypeのMCO = Ma

vir10
bでのフィッティングライ

ンを示しており、Type I, II, IIIという順でビリアル
平衡に近づく傾向が確認できる。これらの傾向は他
の 5つの銀河でも共通して確認できた。

図 2: NGC 628の各 Typeの GMCの質量分布図。
点線は各 Typeの質量の中央値の位置を示しており、
Type I : 105.7 M⊙、Type II : 105.9 M⊙、Type III :

106.1 M⊙ である。

図 3: NGC 628について、横軸にビリアル質量、縦
軸に CO光度質量をプロットした図。Type I, II, III

をそれぞれ緑、青、赤色で表しており、十字がデー
タ点、点線がフィッティングラインである。黒線は光
度質量 : ビリアル質量 = 1 : 1の線を示している。

図 4はGMCの質量と付随するHii領域の光度の相
関を表している。NGC 628のスピアマン順位相関係

数は 0.34で、緩やかに正の相関があることがわかる。

図 4: NGC 628について、横軸に GMCの質量、縦
軸に GMCに付随する Hii領域の光度をプロットし
た図。青の十字がType II, 赤の十字がType IIIを表
している。スピアマン順位相関係数は 0.34である。

4 Discussion

図 2からGMCの質量がType I, II, IIIと大きくな
る傾向が確認された。これはLMC (Kawamura et al.

2009) やM33 (Konishi et al. in preparation) と矛盾
しない結果である。Fukui et al. 2009や Kobayashi

et al. 2017では、Hiガスの降着によりGMCがType

I、Type II、Type IIIの順に成長することが示唆さ
れ、本研究で得られた結果はこの描像と矛盾しない。
さらに、図 3では Type I, II, IIIの順にビリアル平
衡に近づく傾向が見られ、GMCはより星形成を起
こしやすい系に進化していると考えられる。つまり、
GMCは質量を獲得しながら、より活発に星形成を
行い、Type I, II, III と進化していると解釈するこ
とができる。これはより質量の大きい GMCにより
明るい Hii領域が付随している傾向 (図 4) とも矛盾
しない。同様の傾向が 6つの銀河で確認されており、
Type分類はGMC進化の描像を概ね表していると言
える。
次にGMCの寿命について議論する。LMCにおい

ては年齢が 10Myr 以下の星団のうち約 70%がGMC

と付随することから、Type III GMCはおよそ 7 Myr

で散逸すると見積もられ、Type IとType II GMCの
滞在時間は Type IIIとの個数比からそれぞれ 6 Myr

と 13 Myrと見積もられた (Kawamura et al. 2009)。
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本研究では、6つの銀河のType IIの滞在時間がLMC

のType IIの滞在時間 (13 Myr)と等しいという仮定
をおき、Type IとType IIIはType IIとの個数比か
ら滞在時間を概算した。Type Iは最も質量が小さい
傾向があり (図 2)、検出限界の影響を最も受けやす
い。一方 Type IIIは星団からの放射による散逸の影
響が大きいと考えられる。よってこれらの影響の最
も小さい Type IIを基準として選んだ。概算した各
銀河のGMCの寿命は図 5のようになり、NGC 2835

と NGC 3627以外の４つの銀河については LMCと
factor 2以内で一致した。NGC 2835は感度が他の銀
河よりも 2倍以上悪く (表 1)、Type IIの数を少なく
見積もっている可能性がある。そのため Type IIIの
相対的な数が大きくなったと考えられる。NGC 3627

は他の銀河に比べ、アーム上で COや Hαが明るい
傾向があり (図 6)、Type IIIの割合が高いことに影
響している可能性が考えられる。また、GMCの進
化のタイムスケールについてChevance et al. (2020)

では、全体の寿命の 75–90%が星形成をしていない段
階 (Type Iに対応する)であると主張されている。こ
の研究では GMCの大きさを用いずに GMCの中心
同士の間隔に基づいてタイムスケールを算出してい
る。一方 Type分類は、広がりをもつ構造を用いて
Hαと COを比較している。以上のような手法の違
いが GMCのタイムスケールの違いに表れていると
考えられる。以上からNGC 2835とNGC 3627を除
くと、GMCの寿命は 22-46 Myrと求められた。

図 5: 各銀河のGMCの寿命を表した図。緑がType I、
青がType II、赤がType IIIの滞在時間を表す。LMC

はKawamura et al. 2009の結果、M33はKonishi et

al. in preparationの結果を引用している。

図 6: NGC 3627と NGC 628の 12CO(J = 2–1)の
積分強度図。両方ともカラーレンジを揃えている。

5 Conclusion

距離が 10-20 Mpc の 6 つの渦巻き銀河に対して
Type 分類を適用したところ、GMC が Type I, II,

IIIと進化する描像が確認できた。また、GMCの寿
命を概算したところ、例外を除く４つの銀河で 22-46

Myrと求められ、LMCと factor 2以内で一致する
ことがわかった。今後、さらに多くの銀河に拡張す
る計画である。
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ALMA ACA による大マゼラン雲超広域探査：Molecular ridge領域
における分子雲の統計的性質

北野　尚弥 (大阪公立大学大学院 理学研究科)

Abstract

大マゼラン雲 (Z ∼ 0.5Z⊙)は現在の銀河系では見られないような大規模な星団が形成されており、様々な
環境での星形成の統一的な見解を得るためにも重要な位置付けとなる銀河である。これまでの観測から小マ
ゼラン雲との潮汐相互作用に起因する H iガス衝突流が大規模な星団形成を誘発したことが報告されており、
銀河間相互作用が星形成過程や分子雲の物理的性質に及ぼす影響を調べる上で重要な天体である。本研究で
着眼しているMolecular Ridgeは大マゼラン雲南東部に位置する総分子ガス質量が ∼107 M⊙ の巨大分子雲
複合体であり、N158,N159,N160など星形成が活発な領域を含む。我々は Atacama Compact Array (ACA)

で得られた 1.3mm帯の CO分子輝線アーカイブデータ (2016.1.00782.S, 2018.A.00061.S) の解析を推進し
ている。同領域内では、複数のフィラメント状分子雲が 200 pcを超えたスケールの H iガス衝突流により形
成された可能性があり、それに加え、北部から南部にかけた分子雲の系統的進化を支持する高密度ガス比の
変化を確認している。この ACAによる 12CO(J=2–1)データに対し、分子雲の半径と速度分散の関係を調
べた結果、銀河系の標準的な関係と比べて、速度線幅は同程度かやや高い水準に分布することが分かった。
この傾向はMolecular ridgeから 500 pc北に存在する 30 Doradus領域の結果とも整合的である。また、観
測領域内で唯一大質量星形成が不活発である N159Sとその他の活発な領域同士を比較しても優位な差は見ら
れず、星形成のフィードバック等では線幅の増強は説明できないと思われる。本講演では分子雲の物理状態
の変化が H iガス流の存在や重元素量といった環境の違いに起因している可能性を論じる。

1 Introduction

大質量星は、そのエネルギーによって周囲のガスを
電離させることや一生の終わりに超新星爆発を起こ
すことによって重元素を放出し周囲の環境に大きな影
響を与えることなどから銀河進化の解明において重
要な天体である。しかし、大質量星の形成過程は現在
も完全な理解には至っていない。その理由として、小
質量星の典型的な質量降着率 (=10−5M⊙yr

−1)で降
着し続けることを考えても、数十M⊙程度しか質量を
増やすことができないことや中心星が主系列星にな
るとフィードバックが起こり、質量降着が妨げられる
ことなどが挙げられる。そこで本研究では、大質量星
の形成の場である分子雲の統計的な性質について研
究を進めている。本研究の主な観測領域である大マゼ
ラン雲のMolecular ridge領域では、小マゼラン雲と
の潮汐相互作用によって流入されたHIガスの衝突に
よって大質量星を含む大規模な星団の形成が誘発され

ていることが報告されているため (Tsuge+19)、大質
量星形成に至る分子雲の物理的性質を調べる上で非
常に重要な天体である。そこで本発表ではMolecular

ridge領域における分子雲の半径と速度分散の関係に
ついて調べた結果から、HIガス衝突による線幅の増
強の可能性や銀河系とは異なる環境下でのサイズ-線
幅関係について論じる。次に、観測領域内で唯一大
質量星形成が不活発な領域であるN159Sと大質量星
形成が活発な他の領域とのサイズ線幅関係を比較す
ることで、大質量星のフィードバックによって線幅
がどのように影響するかについて調べた結果を報告
する。さらに、小マゼラン雲のN83領域とのサイズ-

線幅関係の比較も行った。小マゼラン雲は金属量が
0.2Z⊙ 程と低金属量の環境であることが分かってお
り、宇宙初期に比較的近い環境での星形成の様子を
探ることができる。本発表ではこれらの領域におけ
る分子雲の性質の違いについても論じる。
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2 Observations

本研究では、ALMA ACA のアーカイブデー
タ (2016.1.00782.S,PI:Rosie,2018.A.00061.S

PI:Bolatto) を解析した。観測輝線は、band6

の 12CO,13CO,C18O と 1.3mm continuum であ
る。観測領域が 160pc × 350pc で、空間分解能
が 1.6pcである。また速度分解能は∼0.1km/s,感度
が∼0.06Kとなっている。また、12m単一鏡 (TP)で
の観測も行われており、TPのデータとACAのデー
タをコンバインすることによって、deconvolution

により生じた missing fluxを補正した。図 1に使用
したアーカイブデータの観測領域を示す。白色のコ
ントアが使用したデータの観測範囲を示しており、
背景はMopraによる 12CO(J=1-0)輝線観測の積分
強度図である。
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図 1: 観測領域

3 Methods

本研究では、Molecular ridge 領域と小マゼラ
ン雲の N83 の 2 領域で分子雲を同定し、比較す
るために分子雲同定アルゴリズムである dendro-

gram(Rosolowsky+08)を使用した。dendrogramは
分子雲の最小の構造である leafと leafを含む大きな
構造である trunkで分子雲の同定を行い、同定した
構造における物理量を導出することができる。そこ
で、これら 2つの領域で dendrogramを用いて分子雲
を同定し、それぞれの半径と速度分散の関係を求め
た。これら 2つの領域を比較するにあたって、空間分
解能を∼2pcに合わせた。N83における dendrogram

を用いた分子雲同定の例を図 2に示す。

図 2: N83における分子雲同定

4 Results/Discussion

4.1 Molecular ridge Northの分子雲
今回の解析で得られたMolecular ridge北部領域の

peak強度図を図 3に示す。今回使用したデータの観
測領域は北から N158,N160,N159の 3つの巨大分子
雲を含み、特にN159EWで強度が強くなっている分
子雲の卓越した領域である。その中でも、N159W-S

とN159E-Papillonの 2つの領域ではHI flowによっ
てフィラメントが整列した可能性が示唆されている
(Fukui+19,Tokuda+19)。
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N158

N160

N159EW

N159S

図 3: Molecular ridge Northの peak強度図

4.2 分子雲のサイズ-線幅関係
Molecular ridge領域で dendrogramを用いて分子

雲の半径と速度分散を導出し、プロットした。その
結果を図 4に示す。
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図 4: Molecular ridgeのサイズ-線幅関係のプロット

赤線は銀河系の典型的なサイズ-線幅関係

(Solomon+1987) を示しており、青線は今回
フィッティングした直線を示している。銀河系と比較
すると、Molecular ridge領域は分子雲の半径に対し
て分子雲内部の乱流がやや大きいか同じくらいであ
ることが分かった。これは小マゼラン雲からのHIガ
ス流の衝突による可能性や大質量星形成のフィード
バックによる可能性がある。次に、Molecular ridge

北部領域内部においてサイズ-線幅の比較を行った結
果を図 5に示す。
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図 5: N159Sと全体のサイズ-線幅関係のプロット

観測領域内で唯一大質量星形成が進んでいない
N159S と他の領域を比較すると、ほとんどサイズ-

線幅関係は変わらなかった。このことから大質量星
によるフィードバックは線幅の増強にほとんど関係
しないと考えられ、Molecular ridgeの線幅が銀河系
の典型的なサイズ-線幅関係と比べ大きくなっている
のは HI ガスの衝突が一番の原因である可能性があ
る。最後に、Molecular ridge領域と小マゼラン雲の
N83領域においてサイズ-線幅関係を示したものを図
6に示す。
小マゼラン雲のN83領域では速度分散が銀河系や

Molecular ridgeよりもやや小さくなった。これは小
マゼラン雲の金属量 (∼0.2Z⊙)が銀河系や大マゼラ
ン雲 (∼0.5Z⊙)よりも低いことが原因である可能性
がある。
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図 6: 銀河別のサイズ-線幅関係のプロット

5 Conclusion

大マゼラン雲Molecular ridge領域のALMA ACA

のアーカイブデータの解析を分子雲同定アルゴリズ
ムの dendrogramを用いて行った。その結果導出さ
れた分子雲の半径と速度分散の関係は銀河系の典型
的な関係よりもやや大きくなっていることが分かっ
た。さらに、領域内で唯一大質量星形成が不活発な
N159S領域と他の領域を比較しても優位な差は見ら
れなかった。このことから Molecular ridge におい
て線幅が大きくなっているのは大質量星形成の際の
フィードバックによるものではなく、HIガスの衝突
によるものである可能性がある。さらに、小マゼラ
ン雲のN83領域と比較した結果、N83領域の線幅は
小さくなった。これは大マゼラン雲や銀河系と比べ
て小マゼラン雲の金属量が低いことが原因の可能性
がある。
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小マゼラン雲N83/N84領域におけるALMA ACAを用いた広域CO

探査
松本　健 (大阪公立大学大学院 理学研究科)

Abstract

　小マゼラン雲 (距離∼60 kpc)は金属量が銀河系の約 1/5程度と低く、低金属量環境下での星形成過程を調
べる上で最適な天体である。我々はこれまで小マゼラン雲北部領域におけるAtacama Compact Array (ACA)

による 12CO輝線データ (空間分解能:2 pc, 総観測領域:0.26平方度)の解析を行い、CO輝線の分子雲トレー
サーとしての振る舞いや分子ガスの物理的性質を明らかにしてきた ([1], 大野他 2021 春季年会)。本研究で
は、小マゼラン雲南東部に位置している H ii領域 N83/N84に着目する。この領域は、北部領域よりも H i

ガスの速度分布が複雑で、その起源として大小マゼラン雲の潮汐相互作用による H i流の衝突が提案されて
いる (大野他 2020春季年会)。我々は、小マゼラン雲内での低金属環境下における分子雲がもつ物理的性質
の普遍性/多様性を検証すべく、ACA による N83/N84 領域 (空間分解能:2 pc, 総観測領域:0.03 平方度) で
の CO(J=2–1)輝線アーカイブデータ (2018.1.01319.S)の解析を実施した。その結果、分子ガスの総質量は
∼2 ×105 M⊙ であり (XCO = 7.5 ×1020 cm−2 (Kkm s−1)−1 を仮定 [2])、これは総観測面積が 9倍程度の北
部領域での半分程度の質量に相当する。また、階層構造解析アルゴリズム Dendrogram [3] により、周囲の
COフリーな場所と明確に境界が区別できる構造を 125個同定した。これらの分子雲の半径 (R)と速度分散
(σv)の関係は冪乗則 σv=0.4R0.56 に従うが、銀河系 (σv=0.72R0.5 [4])や大マゼラン雲の一部領域と比較す
ると、同じ半径で線幅が約 2倍小さいことを確認した。この傾向は小マゼラン北部領域と共通である。以上
から、小マゼラン雲特有の性質をもつ CO分子雲が N83/N84領域ではより狭い領域に集中していることが
わかった。

1 Introduction

星間物質の振る舞いを知ることは、星形成の理解
を深める上で極めて重要である。星間ガスによる星
形成には様々な要因が影響する中で、本研究では金
属量に着目する。天文学における金属量とは、Hお
よび Heよりも重い元素の存在量のことを表し、金
属量の少ない環境つまりは星間ダストが少ないこと
で、(1)外部からの紫外線が分子ガス内部にまで入り
込み、CO分子が光解離されC iが生成されやすくな
る (2)冷却効果が弱まり、分子ガスの温度が上昇しや
すくなる、などの金属量に富んだ我々の銀河系とは
異なる環境での分子ガスの振る舞い・性質が考えら
れる。低金属環境下における星形成過程を理解する
ため、本研究では銀河系の外、小マゼラン雲 (SMC)

を観測対象とする。SMCは、距離が 62kpcと極めて
近く高分解能での観測が可能であり、金属量が天の

川銀河の約 1/5程度と低く、本研究において最適な
天体である。我々は、これまでに小マゼラン雲北部領
域における Atacama Compact Array(ACA)を用い
た 12CO輝線の高分解能・広域観測データ (空間分解
能:2 pc, 総観測領域:0.26平方度)の解析を行い、低金
属環境下における CO分子輝線の分子雲トレーサー
としての振る舞いを明らかにするとともに分子ガス
の物理的性質を解明してきた ([1],大野他 2021春季
年会)。本研究では、SMC南東部に位置する H ii領
域N83/N84でも同様の解析を行い、低金属環境下で
ある小マゼラン雲に位置する分子雲がもつ物理的性
質の普遍性や多様性について議論する。

2 Observation

本研究のターゲットとなる N83/N84 領域は星形
成の活発な領域であり、複数の Young Stellar Ob-
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ject(YSO)が確認できる。特に、N83領域では H ii

領域の縁に沿って分子ガスが分布し、H ii領域によっ
て温められたであろう 40K程度の分雲ガスをみるこ
とができる。我々は今回、ALMAアーカイブデータ
(2018.1.01319.S)の解析を実施した。本データはAt-

acama Compact Arrayの 7m鏡による Band6(211-

275GHz)のデータで、空間分解能 6′′.9×6′′.6、感度
∼1.3 ×10−3Jy beam−1 の観測による総観測範囲が
0.03平方度のデータである。また、本領域の先行研
究である SMC北部領域との相違点は 12CO輝線だ
けでなく 13CO輝線のデータも確認でき、分子ガス
の物理状態のさらなる議論が期待できる。

図 1: 小マゼラン雲内の観測領域
(上:先行研究の北部領域,左下:N83/N84領域)

3 Results

図 2は、本データから得られた 12CO,13CO(J=2–

1) の積分強度図とピーク輝度温度の分布である。
コンパクトな分子ガスを多く確認することがで
き、その総質量は ∼2 ×105 M⊙ と (XCO = 7.5

×1020 cm−2 (Kkm s−1)−1 を仮定 [2]) 、観測領域が
約 9倍の北部領域の分子雲の総質量の半分に相当す
る。また、北部領域と同スケールで分子雲の大きさを
比較してみると (図 3)、非常に似たコンパクトなもの
を確認することができる。以上のことから、N83/N84
領域では、SMC北部領域と同様にコンパクトな分子
雲がより狭い範囲に集中して分布していることが考
えられる。

図 2: 12CO,13CO(J=2–1)輝線の
積分強度図 (上)とピーク輝度温度 (下)

図 3: 同スケールで示した 12COのピーク輝度温度
(左:N83/N84 領域, 中央:SMC 北部領域の N66,

右:SMC 北部領域 N78)

4 Conclusion

4.1 分子雲の同定とその傾向
本領域の分子雲マップに対して階層構造アルゴリ

ズムDendrogram [3]を用いて分子雲の同定を実施し
た (図 4)。その結果、trunkが 125個、leafが 212個
が同定された。そのうち、サブ構造 (leaf)をもたな
い trunkが 99個と、全体の 80%に当たる。これは
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北部領域で同様に分子雲同定した際に 85%の trunk

がサブ構造を持たないことと類似している

図 4: Dendrogramを用いた分子雲同定
(青枠:trunk,オレンジ枠:leaf)

さらに、同定された分子雲の半径と速度分散の関
係を図 5に示す。横軸を同定した分子雲の半径、縦軸
をその速度分散としたときに冪乗則 σv=0.4R0.56 に
従うことがフィッティング結果からわかる。これは、
同じ SMC内の北部領域の傾向と同様であるととも
に銀河系の傾向と比べて、同じ半径の分子雲でも小
マゼラン雲では銀河系よりも線幅が約 2倍小さいこ
とが確認できる。

図 5: サイズ線幅の関係
(実線:銀河系のサイズ線幅の冪乗則 [4],

赤線:SMC北部領域のサイズ線幅の冪乗則,

実線:本研究で求めたサイズ線幅の冪乗則)

4.2 質量関数の導出
どれくらいの質量をもつ分子雲が多く存在するか

をみるために、上記で同定した分子雲 (今回は trunk

を使用)に対して質量頻度分布を表す関数 (以降、質
量関数と呼ぶ)で表したのが図 6である。図 6が示
すように∼103 M⊙以上の範囲でおおよそ-0.8の冪に
従うことがわかる。この傾向は SMC北部領域にも
見られるが、N83/N84領域の方がより大きい質量の
ものが存在しており、活発な星形成領域の特徴が反
映されているのではないかと考えられる。また、本
領域や北部領域を大マゼラン雲Molecular ridge領域
のものと比較すると質量関数が小さいことが確認で
き、これは金属量の違いによるものである可能性が
ある。

図 6: 各領域での質量関数
(赤線:N83/N84領域,

青線:SMC北部領域,

緑線:大マゼラン 雲Molecular ridge領域)

5 Summary

今回、小マゼラン雲内のN83/N84領域のAtacama

Compact Arrayによる観測データから以下のことが
わかった。

1. 12CO 輝線データから分子ガスの総質量が ∼2

×105 M⊙であることが算出された。これは、観
測領域が 9倍程度の SMC北部領域の半分程度
の質量に相当する。
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2. Dendrogramによって trunkが 125個、leafが
212個の分子雲が同定された。そのうちサブ構
造をもたない trunkが 80%と北部領域と同程度
の割合であった。

3. サイズ線幅関係は冪乗則 σv=0.4R0.56 に従い、
北部領域と同様、　銀河系と比べ、同じ大きさ
の分子雲でも速度分散が半分である。

4. 質量関数は∼103 M⊙以上の範囲でおおよそ-0.8

の冪に従い、北部領域と同様の傾向が見られる。

以上のことから、小マゼラン雲特有の性質をもつCO

分子雲がN83/N84領域では、より狭い領域に集中し
て存在していることが言える。
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QSO J1851+0035方向の銀河系内分子雲の物理状態と化学組成
成田 佳奈香 (東京大学 理学系研究科)

Abstract

分子雲は進化に伴い構造、物理状態、化学組成を変化させるが、その進化初期段階に相当する希薄領域では
分子輝線が十分に励起されず、観測的な理解は乏しい。そこで我々は銀河面方向にあるQSO J1851+0035の
前景の銀河系内分子雲に対して、ALMAの較正データを中心とするアーカイブデータを用いて詳細な吸収線
解析を進めている。その結果、これまでに 13COや H13CO+ などの同位体を含め 13種の分子種を検出し、
C18O、N2H

+、CH3OHなどに対して上限値を求めた。12COと 13COで同定された 16個を超える独立の
吸収線系は銀河中心距離 RG=4.7–10.2 kpc の範囲にあり、多くは N(13CO) 換算で 1014 cm−2 程度以下、
なかには N(12CO)換算で 1014cm−2 程度となるきわめて希薄な成分も検出された。X(HCN)/X(HNC)か
ら推定される運動温度は比較的高く (∼40 K)、13CO J=1–0/J=2–1吸収線から求めた励起温度は 2.9–5 K

であることから、この領域が低密度 (<102 cm−3)であると推定される。輝線と異なり吸収線成分は個別の
クランプに速度的に分離され、多くの場合、線幅は半値半幅で 0.2 km s−1 程度とほぼ熱的であった。これ
らは原子雲と分子雲の中間段階にある希薄で暖かいガスの描像と合致する。さらには化学的な多様性も見出
された。最後に今後の研究の展望についても述べる。

1 はじめに
分子雲は、星形成の母体でもあり、銀河系内の物

質循環を担う重要な天体である。分子雲は物理状態
や化学組成を変化させながら、進化する。近年の研
究で分子雲内部の高密度領域が細長いフィラメント
状に存在し、そのフィラメントに沿って星が誕生し
ていることが明らかになった (André et al. (2014))

が、空間的にみると大部分は低密度領域が大部分を
占めている。また、フィラメント構造自体は希薄な
translucent cloudでも観測されてきており (Miville-

Deschênes et al. (2010))、星形成のトリガーとなる
構造は分子雲進化の初期の段階から形成されている
ことが示唆されている。しかしこれらの希薄な領域
の物理状態、内部構造、まして化学組成の研究は極
めて限定的である。さらにこの研究は、宇宙の化学
進化 (重元素量合成)とその分子雲形成・星形成への
影響の理解につながる可能性がある。

2 観測データと解析方法
希薄な分子ガスは衝突励起が十分に進まないため、

通常の分子輝線を用いた観測は困難だが、明るい電
波源を背景光源とすれば吸収線としての検出が可能
である。例えていうならば、背景電波源方向に限定
されつつも、その方向に対しては十分に励起されて
いないものも含めてすべての分子種を “ボーリング
調査”するような手法である。もちろんこの手法に
は、電波源の方向しか観測できず、銀河系内の分子
ガスの背景にある明るい電波源の数自体が非常に限
られているという問題点があった。そこで我々のグ
ループでは背景光源として、ALMA望遠鏡の較正用
に観測されたクェーサー (QSO)の分光データに着目
した。自動でデータをダウンロード・較正・スペクト
ル抽出を行うスクリプトを組むことで 702個のQSO

を探査し 50個程度の分子吸収線を伴うものを検出す
ることで、質・両共に膨大なデータサンプルの取得
に成功した (Yoshimura et al. (2022))。これにより、
過去の同種の研究を統計的に凌駕することができる。
その第一段階として、QSO J1851+0035 (l = 33.50◦,

b = 0.19◦)の前景の吸収線系に着目し、ALMAの較
正データを中心とするアーカイブデータを用いて詳
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細な吸収線解析を進めている。

Churchwell et al. 2009

図 1: ALMAの較正用天体のデータから発見した吸
収線サンプル (上)と QSO J1851+0035方向の視線
(下)。上図の黄色の丸で囲まれている視線が下図の
視線に対応する。この視線は天の川銀河の渦状腕と
腕間、および棒状構造の先端部にあるガス雲を横切
ることがわかる。

3 結果と議論
プロファイルから探る空間構造と内部運動
吸収線は背景電波源方向のみに対して検出される

ため、ALMAのような高解像度の望遠鏡で吸収線観
測を行うことで、ペンシルビームでの雲の構造診断
が可能である。図 2は雲の構造の違いによって輝線、
吸収線のプロファイルの違いを示している。上図は
雲がのっぺりとした構造の場合に予想される輝線と
吸収線のプロファイルであり、下図は雲が細かな内
部構造を持つ場合に予想されるものである。単一鏡
による輝線の観測結果は雲の比較的広い範囲の成分
を反映するが、吸収線は視線上にあるもののみをサ

ンプルするので、内部構造の有無により観測される
吸収線のプロファイルは異なる。

図 2: 雲の構造の違いによって輝線、吸収線のライ
ンプロファイルの違いを示した模式図 (Koda et al.

(2022))。

吸収線のプロファイルを詳細にみると (図 4)、吸
収線で観測される成分が細い線幅 (1σ = 0.2 km s−1

程度)を持つ個別のクランプに速度的に分離されるこ
とが分かった。このことから、輝線観測では広がっ
ているように見えるものの、これらの領域が微細構
造を持つことが示された。また、この狭い線幅は運
動が概ね熱的であることを示している。
さらに、図 3のFUGINのチャネルマップとの比較

により、視線上の速度成分のほとんどが密度の低い
領域や、分子雲の外縁部を捉えていることがわかる。

HCN/HNC比による運動温度
分子構造のよく似た HCN と HNC の存在量比

は比較的正確に定量可能であり、それが運動温度
と強い相関を持つことが知られている (Graninger

et al. (2014))。このためX(HCN)/X(HNC)から運
動温度を推定することができる。今回の結果では
X(HCN)/X(HNC)比が大きかった (∼4)ため、暖か
い原子ガス (∼100 K)と冷たい分子ガス (∼10 K)の
中間的な温度 (∼40 K)であることが分かった。

13COの励起温度と密度
局所熱力学平衡 (LTE)を仮定することで、複数の

準位を使って励起温度を求めたり、光学的に薄いラ
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図 3: QSO J1851+0035の視線方向の分子雲に対す
る輝線・吸収線プロファイルと速度チャネルマップ。
上からNRO 45 m望遠鏡による輝線プロファイルと
ALMAによる吸収線プロファイルである。一番下は
NRO 45 m望遠鏡を用いた FUGINプロジェクトに
よる速度チャネルマップであり、QSO J1851+0035

の視線方向 (l = 33.50◦, b = 0.19◦)を中心に、銀経銀
緯方向に 30′ (距離 3 kpcで 26.2 pc)の範囲を示す。

インでは LTEと励起温度にはCMB温度を仮定する
ことで柱密度を求めることができる。そこで光学的
に薄い 13COで解析を行なったところ、励起温度は
2.9–5 Kであった。運動温度は十分に高いことから、
これは領域が低密度 (<102 cm−3)であることを意味
している。
これらの結果は、原子雲と分子雲の中間段階にあ

る希薄で暖かいガスの描像と整合的であり、それが
熱的線幅をもつ静かなクランプで構成されているこ
とを示している。

14 15 16 17 18 19 20
[km/s]

0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

op
tic

al
 d

ep
th

 / ndf 2χ  6.512e+04 / 3831

Amplitude1  0.01028± 0.9607 

Mean1     0.006621± 16.04 

Sigma1    0.005032± 0.2026 

Amplitude2  0.02759± 0.6447 

Mean2     0.006466± 16.43 

Sigma2    0.005959± 0.1444 

Amplitude3  0.007646± 0.4954 

Mean3     0.007987± 16.86 

Sigma3    0.006827± 0.1844 

 / ndf 2χ  6.512e+04 / 3831

Amplitude1  0.01028± 0.9607 

Mean1     0.006621± 16.04 

Sigma1    0.005032± 0.2026 

Amplitude2  0.02759± 0.6447 

Mean2     0.006466± 16.43 

Sigma2    0.005959± 0.1444 

Amplitude3  0.007646± 0.4954 

Mean3     0.007987± 16.86 

Sigma3    0.006827± 0.1844 

1851+0035_13CO(J=1-0)

図 4: 13CO (J=1–0)の吸収線プロファイルを、縦軸
が光学的厚みに直したプロファイルの線幅をマルチ
ガウシアンフィットしたもの。

化学的な多様性
今回のALMAのアーカイブデータからの吸収線探

査で有意に検出された分子種は以下の通りである。

表 1: 吸収線探査で見つかった分子種
分子種 遷移 周波数

(GHz)
12CO 1–0 115.27

2–1 230.54
13CO 1–0 110.20

2–1 220.40

HCO 1–0 86.78

HCO+ 1–0 89.19

H13CO+ 1–0 86.75

HCN 1–0 88.63

HNC 1–0 90.66

CN 1–0 113.49

CS 2–1 97.98

CCH 1–0 87.32

c-C3H2 2(1,2)–1(0,1) 85.34

SiO 2–1 86.85

SO 2(3)–1(2) 109.25

図 3の水色で囲まれた範囲のように、視線速度で 60

km s−1 の成分は、12COと 13COが輝線として検出
されたものの顕著な吸収線は検出されず、HCO+は
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吸収線で検出されていることがわかる。さらにHCN、
HNC、CCH、CSでも吸収線は検出されていない。ま
た CSは 16 km s−1 成分で顕著である。このような
化学的な多様性が見られている。さらにまた独立な
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図 5: 希薄領域の吸収線探査の先行研究の結果
(Riquelme et al. (2018))。観測誤差では説明できな
いような 1桁程度のばらつきが見られる。

速度成分ごとに各分子の存在比を求めると、多様性
が見られることがわかってきた。図 5は、希薄領域の
吸収線探査の先行研究の結果である。横軸は HCO+

の柱密度、縦軸は HCNの柱密度を表している。他
の分子種のペアについても、この出版済みの先行研
究のデータを再評価したところ、分子存在量には観
測誤差をはるかに上回る 1桁程度のレベルで有意な
差異があることがわかった。

4 結論と今後の展望
本研究は以下のようにまとめられる。

• 13COの輝度分布から、ほとんどの成分は diffuse

cloudや分子雲外縁部に対応している。

• X(HCN)/X(HNC)が大きい (∼4)ことから、暖
かい原子ガス (∼100 K)と冷たい分子ガス (∼10

K)の間の中間的な温度 (Tk ∼40 K)を持つ。

• 狭い (∼0.2 km s−1)プロファイルは、熱的幅と
ほぼ一致する。

• COの励起温度は概ね低く、ガス密度が低いこ
とを意味する (<102 cm−3)

• 速度成分ごとの化学組成の多様性が見出されて
いる。

今回の結果を踏まえてさらに以下のように研究を発
展させる予定である。まず、本天体において、各成
分の化学組成と柱密度、励起温度、速度幅等のカタ
ログを作成する。これに関するNRO 45 m電波望遠
鏡による輝線観測も提案中である。さらにはカタロ
グに基づいた主成分分析を行い、その結果を化学の
理論計算の結果と比較する。また、統計的研究のた
め、ALMAのキャリブレーションデータより構築さ
れたサンプルを用いて他の視線へ拡張を行う。さら
には、銀河中心距離への依存性から化学組成の金属
量や宇宙線強度等との関連を探る。
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NANTEN Galactic Plane Survey

機械学習による銀河系内の分子ガス分布の復元
西川 薫 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

銀河系内の分子雲について、その分布や物理的性質を調べることは銀河構造や天体の進化を理解する上で重
要である。NANTEN 銀河面サーベイ (NGPS) は 12CO (J = 1–0) 輝線による広域サーベイで、4′グリッ
ドで観測された |b| < 5◦ の領域に加え一部の高銀緯領域の観測も含まれる。
本研究では NGPS データから銀河系内の分子ガス分布の復元を試みた。距離決定にはガスの視線速度と銀河
系の回転速度から導かれる運動学的距離を用いた。太陽円の内側で生じる距離の不確定性 (Near-Far 問題)

の解決には Convolutional Neural Network (CNN) で構築したモデルを使用した。教師データのうち学習に
使用していないものをモデルで推論したところ、Near-Far を正しく判定できた割合は 70 % 程度であった。
復元された構造は先行研究 (Nakanishi & Sofue 2006) と概ね一致したが、Scutum-Centaurus 腕の一部では
結果に明確な乖離が見られた。CNN による距離決定は FUGIN データに対する適用例 (Fujita et al. 2022

in prep.) があり、今回の結果はこの手法が第 4象限や高銀緯領域、さらには分解能の異なるデータにも適
用できることを示唆する。

1 Introduction

我々が住む天の川銀河は、その近さから銀河構造
や銀河スケールの物理を知るための格好の観測対象
である。分子ガスの分布についても例外ではなく、電
波による銀河面サーベイが何度か行われてきた (e.g.

Dame et al. (2001); Mizuno & Fukui (2004))。
銀河系の観測で得られるのは常に edge-on での描

像であり、同じ視線方向に存在する天体は重なって
観測されたり、あるいは奥にある天体が隠されてし
まう。そのため天体までの距離はガス分布や個別の
天体を調べるために不可欠な情報である。
銀河スケールでの分子ガスの距離決定には主に運

動力学的距離が用いられる。運動力学的距離は観測
された天体の視線速度 VLSR と銀河系の回転速度か
ら求まる距離である。銀河系の回転モデルとしてフ
ラットローテーションを仮定した場合、この距離 D

は式 (1)で表される。

R = R0
V0 sin(l) cos(b)

VLSR + V0 sin(l) cos(b)

D = R0 cos(l)±
√

R2 −R2
0 sin

2(l) (1)

R0 は太陽系と銀河中心との距離、V0 は銀河系の
回転速度、l, b は銀河座標系における天体の位置であ
る。この式より、電波観測で得られる [位置・位置・
速度]の座標から天体までの距離を求めることができ
るものの解が一意に定まらない。この問題は Near-

Far 問題、あるいは Kinematic Distance Ambiguity

(KDA) と呼ばれる。
Near-Far 問題を解く方法はいくつか提案されてき

た。Nakanishi & Sofue (2006)は銀河面に垂直な方向
の物質分布を仮定し、それに合うように放射を Near

と Far に分配することで銀河系のほぼ全域にわたる
分子ガス分布を復元した。他にも中性水素 21cm線
の吸収線を用いた手法も提案されているが、いずれ
も何らかの仮定が必要であったり特定の領域にしか
適用できない手法である。そこで我々は機械学習に
よる、観測領域全体を無バイアスかつ統一的に扱う
手法で分子ガスの距離決定を試みた。
そこで本研究では機械学習、特に深層学習で画像

データを扱う際に広く用いられている畳み込みニュー
ラルネットワーク (Convolutional Neural Network;

CNN) を使用し、仮定や領域に関係ない手法で距離
推定を行った。
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図 1: 使用した NGPS データの積分強度図。観測領域には銀河系第 4象限の全体と第 1・3象限の一部が含
まれる。

2 Data

本研究ではチリ・ラスカンパナス天文台に設置さ
れていた NANTEN 望遠鏡による NANTEN 銀河面
サーベイ (Mizuno & Fukui 2004) のデータを使用し
た。観測輝線は 12CO (J = 1–0) であり、観測領域
は銀経 −160◦ < l < 60◦、銀緯 |b| < 8.75◦ の領域と
いくつかの高銀緯領域である。空間分解能は 4′、速
度分解能は 1 km s−1 にリグリッドしてある。

3 Methods

3.1 Model

本研究では畳み込みニューラルネットワーク (Con-

volutional Neural Network; CNN) を使用した VG-

GNet (Simonyan & Zisserman 2014) をベースとし
て構築したモデルで分子ガスの距離を推論した。
構築したモデルのアーキテクチャを図 2に示す。こ

のモデルには NGPSデータから切り出した 31×31×9

ピクセルの 3次元 (バッチ次元を含めると 4次元)デー
タを入力する。モデルの出力はデータが Near側の放
射を捉えている確率を表す 1つの小数値である。ま
た、データには学習時のみランダムな回転・反転・平
行移動のデータ拡張が施される。

3.2 Training Data

赤外線天文衛星WISEの Hii regionカタログ (An-

derson et al. 2014)から距離が既知かつ分子雲が付随

する 591天体を選定した。この天体について、NGPS

データから (空間方向) 31 pixel × 31 pixel× (速度方
向) 9 pixel の配列を切り出し、教師データとした。

3.3 Training and Prediction

学習には Adam (Kingma & Ba 2014) を使用した
最適化を行った。また学習結果の再現性を保証する
ため 5-fold 交差検証を行っている。そのうちの最初
の学習のようすを図 3に示す。教師データのうち学
習に使用していないもの (検証データ) に対する推論
の精度は 69% であった。
推論時は NGPS データの全 boxel について、それ

を中心とする 3次元配列を切り出し、Near-Far の判
別を行った。

4 Results

モデルの出力に基づき、NGPS データの各 boxel

の強度値を Nearまたは Farの位置に割り当て、空間
3次元の分子ガス分布を得た。Near-Farを判別に使う
モデル出力の閾値は 0.5とした。また銀河回転のパラ
メータとして R0 = 8.22 kpc, V0 = 237 km s−1 (Reid

et al. 2019) を使用した。この結果を図 4に示す。た
だし、銀経 0◦ 付近と視線速度 |VLSR| < 10 km s−1

の領域は運動力学的距離による距離決定の精度が落
ちるためマスクしてある。
第 1象限や第 3象限から第 4象限にかけて腕状に

伸びた構造が確認できる。
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図 2: 構築したモデルのアーキテクチャ。InputLayer と Conv3D レイヤには 4次元配列が入力されるため
描画された形状は正確ではない。また、VGGNet の前にデータ拡張を行うレイヤを挿入している。
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図 3: 学習のようす。損失関数には Binary Crossen-

tropyを使用している。エポック数は Early Stopping

により動的に決定している。

10 5 0 5 10
X [kpc]

10

5

0

5

10

Y 
[k

pc
]

1

2

3

4

5

H
2 

co
lu

m
n 

de
ns

ity
 [M

pc
2 ]

図 4: 推論の結果として得られた分子ガス分布の face-

on view。(X,Y ) = (0, 0) kpc が銀河中心、(X,Y ) =

(0,−8.22) kpc が太陽系の位置である。銀河面に垂
直な方向の分布は積分してある。

5 Discussion

図 5に今回の推論結果とNakanishi & Sofue (2006)

で復元された分子ガス分布との比較を示す。Nakan-

ishi & Sofue (2006)では Dame et al. (2001)による
12CO (J = 1–0) の銀河面サーベイが使用されてい
る。今回使用したデータはより高い空間分解能で観
測されており、分子ガスの分布がよりシャープに復
元されている。
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またいずれの結果においても腕状に伸びた構造を
確認でき、その位置も概ね一致している。このことか
ら今回の推論結果は銀河系の腕構造を反映している
可能性がある。ただ第 4象限や銀河中心の近傍にお
いて、先行研究では腕構造が確認されていた領域に
分子ガスの集中が推測されなかった箇所がある。こ
うした領域における結果の正当性については今後検
証する必要がある。

10 5 0 5 10
X [kpc]

10

5

0

5

10

Y 
[k

pc
]

図 5: 本研究の結果 (赤)とNakanishi & Sofue (2006)

(緑+コントア) との比較。マスクしてある領域は一
致しない。

6 Conclusion

本研究では CNN を使用し、銀河系の大部分にわ
たって分子ガスの距離を推論した。結果からは腕状の
構造を確認することができ、また多くの領域におい
て先行研究の結果と整合的な分布が得られた。同様の
手法を FUGIN データに対して適用した結果 (Fujita

et al. 2022 in prep.) より、CNN による Near-Far

問題の解決は第 4象限や高銀緯領域、さらには分解
能の異なるデータに対しても有効であることが示唆
される。
しかし一部の領域においては先行研究における分

子ガス分布や腕構造と明らかに異なる結果が得られ

た。銀河系全体にわたる物質分布の正確な描像は未
だに得られていないため、この結果の正当性を他の
観測結果から検証することは困難である。そこで今
後、銀河系内のガス分布のシミュレーションデータ
を擬似観測し、その結果に対して Near-Far の推論
を行うことで検証を行う予定である。
今回の手法による結果が信頼できるものと確認で
きれば銀河系の姿がわかるだけでなく、銀河系内の
分子雲についての統計的研究に使用できるデータが
劇的に増加すると期待される。
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長大フィラメントの起源の理論的研究：静観媒質中を移動する重力源が引
き起こす現象の数値シミュレーション

北　郁奈 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

近年の観測より、星間空間に直線上で高密度な領域 (以下、フィラメント) が種々のスケール・場所で発見さ
れた。そのうち長さが数 pc以下の比較的短いフィラメントは形成過程が解明されつつある (e.g., Abe et al.,

2021)が、数十 pcを超える長大なフィラメント (e.g. Zucker et al. 2018)は、その形成過程が未だに議論さ
れている。長大フィラメント形成モデルの一つに Kitajima & Inutsuka 2022 がある。これは、高速移動す
る重力源の軌跡上で起こる星間ガスの相転移によってフィラメントを形成するモデルである。この現象は飛
行機雲 (contrail)に似ているので、静観コントレイルと呼ばれる。この研究では、重力源が中間質量ブラッ
クホール程度の質量 (∼ 104 太陽質量)であれば、約 100pcもの長大フィラメントを形成し得ることが解析
的に示唆された。そこで本研究では、星間コントレイルを支持し、そのメカニズムを詳しく解析するために
数値流体シミュレーションを行う。シミュレーションを行うことで、Kitajima & Inutsukaでは議論されて
いない乱流構造を考慮し、長大フィラメ ント内部の詳細な解析が可能となる。また、観測された長大フィラ
メントの密度は、その周囲の密度の十倍程度である。これを計算結果と比較することで、星間コントレイル
による長大フィラメントの形成理論の整合性を確かめることができる。中間質量ブラックホールは銀河形成
段階で形成が期待されているが、直接観測されていない天体である。本研究によって、長大フィラメント形
成の起源が解明されるだけでなく、ブラックホールといった見えない天体の新たな観測手法を確立を目指す。

1 Introduction

図 1: 重力源静止系における Kitajima & Inutsuka

2022モデルの全体像。重力源によって散乱されたガ
スが重力源後方で集積し、冷却されることでさらに
圧縮し、相転移を起こすことでフィラメントが形成
される様子を表す。

長大フィラメントは乱流に乱されないほど短時間
で形成される必要があるというヒントをもとに、最
近の研究で、強重力源の高速移動と冷却によるガス
の圧縮によって長大フィラメントが形成されるとい
うモデル (Kitajima & Inutsuka 2022) (図 1)が提案

された。このモデルではブラックホールなどの強重
力源が高速移動することで、重力源後方にガスが集
まりるというものである。その結果、集積したガス
が冷却され、相転移が起こることによって、フィラ
メントが形成される。
先行研究モデルでの解析結果を図 2に示す。重力

源の質量が大きくなれば形成されるフィラメントの
長さも長くなるのに対し、フィラメントの長さは重
力源の移動速度に依存しないことが判明した。また、
10pc以上もの長大フィラメントを形成するには 104

太陽質量程度の重力源が必要であることが解析的に
示されている。
∼ 104 太陽質量のブラックホールは中間質量ブラッ
クホールと呼ばれる。中間質量ブラックホールとは
銀河中心ブラックホールの起源や銀河形成過程で存
在が期待されているが天の川銀河内では直接観測さ
れていない天体である。先行研究のモデルによると、
長大フィラメントがそのような直接発見されていな
い天体の存在の証拠になり得るという非常面白い結
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図 2: Kitajima & Inutsuka 2022の解析結果。n∞は
周囲のガスの数密度、Lは形成されるフィラメント
の長さを表している。

果が示されている。しかし先行研究ではガスの集積
や圧縮を解析的に解いたため、様々な物理が簡単化
されて取り扱われている。そのため、乱流構造や磁
場、加熱冷却といった考慮すべきであろう効果が十
分に取り扱われていない。以上の理由から先行研究
モデルで形成される長大フィラメントはどのような
特徴を持つものになるのかは流体シミュレーション
を用いて、検証する必要がある。そこで本研究では、
先行研究モデルを参考にして、流体シミュレーショ
ンを行った。

2 Methods

本研究で解いた基礎方程式は以下のとおりである。
今回はテスト計算を行った。

∂ρ

∂t
+∇ · ρv = 0 (1)

(
∂

∂t
+ v · ∇)v = −1

ρ
∇p−∇ϕ (2)

∂E

∂t
+∇ · [(E + p)v] = −ρ∇ϕ · v (3)

ϕ = − GM

|r − rc|
(4)

E = ρ(e+
1

2
v2) (5)

ϕ, e, E はそれぞれ重力ポテンシャル、内部エネエル
ギー、全エネルギーを表す。また状態方程式は断熱

の理想気体のものを使用した。

図 3: 本研究のシミュレーションも重力源静止系で
行った。

本研究のシミュレーションのセットアップを図 3に
示す。静止している数密度 0.1個/ccのHIガスの中に
質量 1000太陽質量の重力源を置き、左からMach数
2の速度でガスを流入させ、重力源後方の振る舞いを
確認した。シミュレーションにはAthena++((White

et al. 2016; Stone et al ., 2020)を使用した。

3 Results

上記セットアップで計算した結果を図 4に示す。重

図 4: シミュレーション結果

力源後方に直線構造ができたが、密度が周囲より小
さくなってしまった。また、重力源を中心に V字の
密度の低い領域が現れるという結果が得られた。

4 Discussion

V字の正体を突き止めるため、ガスの速度を変えた
しミューレーションを行った。vx = 1.0cs, 2.0cs, 3.0cs

の結果を示す。
結果から分かるように、流体の速度が速くなるに

つれ、V字は鋭くなっている。解析のため θ を図 8

のように設定する。すると θは
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図 5: vx = 1.0cs の結果

図 6: vx = 2.0cs

図 7: vx = 3.0cs

図 8: 解析に用いた幾何

sinθ =
1

vx/cs
(6)

の式に従うことが判明した。

5 Conclusion

長大フィラメントの起源を解明するため、Kitajima

& Inutsuka 2022 のモデルを参考に、ブラックホー
ルの重力のみを考慮したテスト計算を行った。その
結果、重力源後方に直線構造ができたが中心の密度
が小さくなるという結果が得られた。また、重力源
を中心に V字の密度が小さくなる領域を発見した。
V字はガスの速度に依存することが得られた。これ
らの物理的解釈は現在、検証中である。そこで今後、
テスト計算の結果の物理的解釈をすること、重力源
の質量と移動速度をパラメータにして、重力源後方
の構造や V字の構造の関係を調べる予定である。
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恒星風を考慮した星間物質（ISM）の降着現象
倉田 昂季 (甲南大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

宇宙初期はビックバン元素合成で作られた軽元素しか存在せず、その期間に誕生した星は初代星と呼ばれる。
質量が太陽の 0.8倍程度の星の寿命は宇宙年齢を超えているため、このような低質量初代星は現在も主系列
星として存在しているとされている。しかし、ゼロ金属星はこれまで 1例も発見されていない。発見されな
い一つの要因として、化学進化した銀河内の ISMが低質量初代星に降着することで星表面が汚染され、ゼロ
金属星が金属欠乏星に見えているということが考えられている。低質量初代星が恒星風を放出していると太
陽のように磁気圏を作る。ISMが降着するには磁気圏を突破する必要があるが、ISMが中性の場合と電離し
ている場合で流れが変わる。星間空間の密度はとても低いので平均自由行程は十分大きくなるため、ISMの
粒子の衝突は考慮しないが、電離した ISMは磁場の影響を受けるため、流体近似して考えることができる。
これより降着条件を求めると降着する ISMは分子雲以上に密度を持つものとなり、金属欠乏星に見間違える
ほどの金属降着は非常に厳しいものだとわかった。

1 Introduction

宇宙初期はビックバン元素合成によって水素 (1H)、
重水素 (2H)、三重水素 (3H)、ヘリウム (3He、4He)

と微量のリチウム (7Li)とベリリウム (7Be)が作ら
れるが、ビックバン元素合成の後に残る安定元素は
H, 2H, 3He, 4He, 7Liとなる。これらをまとめて軽元
素といい、これら以外の元素を重元素や金属という。
恒星や星間物質の元素組成のうち、金属が占める割
合を金属量という。金属は恒星の内部で核融合反応
が起きることで生成される。金属を含んだ恒星が超
新星爆発を起こすことで、宇宙の金属量は増加して
いく。宇宙初期に誕生した第一世代の星は初代星と
呼ばれる。初代星は軽元素のみで作られるため、金属
量 0の星となる。0.8M⊙程度の星の寿命は、現在の
宇宙年齢を超える。このため、0.8M⊙程度の低質量
初代星は現在まで生き残っていると考えられる。し
かし、金属量 0の星は現在まで 1例も観測されてい
ない。
金属を含む ISMが低質量初代星の表面に降着する

と ISMは星の対流層にとらわれるため、対流層は金
属に汚染され、金属量 0ではなくなる。さらに、対
流層が十分薄ければ降着する金属量が少なくても星
表面の金属の濃度は高くなり、観測される光の元素
に金属が含まれることで金属欠乏星として観測して

いる可能性がある。この降着現象を恒星風の阻害を
考慮し、金属欠乏星となりうるかを評価した先行研
究 (Shuta J. Tanaka et al. 2017) (Tanaka Kazuyosi

2021)がある。

2 Methods

ISMは自己重力を無視でき、無限遠方で一様とす
る。恒星が ISMに対して音速以上の速度 vISM で動
いており、一様密度 ρISM とする。恒星を静止系に
とると、ISMが無限遠方から恒星に向かって超音速
で流れ込む一様流となり、このような流れを Bondi-

Hoyle-Lyttleton降着流と呼ぶ。この降着率をBondi-

Hoyle-Lyttleton降着率といい

ṀBHL =
4πG2M2

∗ρISM

(v2ISM + Cs
2
ISM )

3
2

(1)

と書け、この時の降着半径をBondi-Hoyle-Lyttleton

半径といい

RBHL =
2GM∗

(v2ISM + Cs
2
ISM )

(2)

とかく。2次元極座標で、衝突パラメータ ζ、恒星半
径 R∗、恒星からの脱出速度 vesc∗ を用いて

vr = −
√

v2ISM (1− ζ2

r2
) + v2esc∗

R∗

r
(3)
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とかく。

図 1: Bondi-Hoyle-Lyttleton降着流の模式図。( Mat-

suda, T., Isaka, H., Ohsugi, Y. 2015, Progress

of Theoretical and Experimental 　 Physics, 2015,

113E01)ISMの一様流が、中心の星の重力に引き寄
せられて降着の流れをとる。定常解の場合、図中の
流れの停滞点 rsが分岐点となり、その点より左側の
気体は物体に降着し、残りの気体は流れていく。

ISMは第一近似としてほぼ水素ガスと考えて良い。
星間空間において水素は電離水素ガス、中性水素ガ
ス、水素分子ガスの３形態をとる。電離している ISM

と中性 ISMでは降着の描像が違うため、それぞれ考
える必要がある。ほとんどは中性水素ガスであるた
め、本稿では ISMを電離水素ガスまたは中性水素ガ
スとして扱う。

2.1 電離している ISM(１次元)

低質量初代星は太陽のように恒星風を出し、恒星
圏を形成すると考えられている。

図 2: 太陽圏の断面の模式図。ISMの降着流と恒星風
の二流体衝突から 3つの衝撃波面が形成される。（弧
状衝撃波面 Bow shock, ヘリオポーズ Contact dis-

continuity,終端衝撃波面 Termination shock）

電離している ISMは恒星圏の磁場にとらわれるた
め、流体近似ができ、ISMからの降着流と恒星からの
恒星風の超音速流同士の二流体の衝突問題として考
えることができる。恒星風が加速され超音速になり、
ほぼ速度が変わらず ISMと衝突すると考える。星表
面の恒星風の数密度と速度をそれぞれ nsw∗、vsw∗と
する。恒星風のラム圧と ISMの降着流が釣り合う位
置 RTS すると

nsw∗v
2
sw∗(

R∗

RTS
)2 ≈ nISM (v2ISM + v2esc∗

R∗

RTS
) (4)

と書ける。TalbotNewman(1977) によると RTS <

RBHL となれば ISM は恒星風を押しつぶし降着す
る。これを用いて降着できる ISMの臨界密度は

ncrit ≡
nsw∗

2

v2sw∗v
2
ISM

v4esc∗

≈ 104cm−3(
nsw∗

7.0× 105cm−3
)(

vsw∗

400kms−1
)2

× (
vISM

200kms−1
)2(

vesc∗
680kms−1

)−4

(5)

となり、nISM > ncrit のとき降着する。(Shuta J.

Tanaka et al. 2017)

2.2 電離している ISM(２次元)

Shuta J. Tanaka et al.(2017)は１次元で降着条件
を求めた。これを２次元へ拡張し、シュミレーショ
ンをして降着条件を求める。（Tanaka Kazuyosi 2021

Master ’s Thesis Aoyama-Gakuin University）

図 3: 計算領域の簡略図。恒星の半径を rinとし、恒
星風の影響範囲をDrとしている。

流体の基礎方程式である質量保存則、運動量保存
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則、エネルギー保存則に重力を加えて降着流を解く。
∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0 (6)

∂

∂t
(ρv) +∇ · (ρv ⊗ v + pI) = −ρ∇Φ (7)

∂e

∂t
+∇ · [(e+ p)v] = −ρ∇Φ · v (8)

恒星風の影響領域内 Dr では基礎方程式に外
力として質量、運動量、エネルギーそれぞれ
Qρ(r), Qρv(r), Qe(r) を、恒星風の影響を加味した
恒星風注入項として加える。

Qρ(r) =
ρwvw
Dr

(
r

rin
)−2 (9)

Qρv(r) = Qρ(r)vw (10)

Qe(r) =Qρ(r)[
1

2
v2w +

v2w
γ(γ − 1)M2

w

− GM∗

γ
(
1

rin
− 1

r
)]

(11)

また、物理量のパラメータは既知の量である
ρISM , vISM ,Mw と変数としてMISM , vw

vISM
, Ṁw

ṀISM

を与えることで pISM , ρw, vw, pw を決定することが
できる。ṀISM = ṀBHL とした。

3 Results

１次元では降着条件はRTS < RBHLで式 (5)より
ncrit > 104cm−3となり、分子雲程度の数密度を持つ
完全電離した ISMでは星に降着することが分かった。
２次元での数値計算はMISM , vw

vISM
, Ṁw

ṀISM
の値を

変え、様々なパターンで計算している。
降着するしないの規則性を知るために、様々なパ

ターンでの降着する流れと降着しない流れを縦軸
MISM、横軸 Ṁw

ṀISM
として図８にプロットしている。

図 4: Ṁw

ṀISM
= 10 での各 MISM の密度分布

図の比較図。左上から右下に向かって MISM =

0.3, 0.5, 0.77, 2.0, 5.0, 10.0の結果。図４はMISM が
亜音速では衝撃波面を作らず、超音速では衝撃波面
が形成されているが、どちらにせよ ISMが星に降着
せず、恒星風に押し流される結果となった。

図 5: MISM = 2.0での各 Ṁw

ṀISM
の密度分布図の比

較図。左から Ṁw

ṀISM
= 1, 3, 5, 8, 10 の結果。図５は

MISM が超音速で降着しない、恒星風放出率と ISM

降着率の比が大きくなると恒星風の影響圏が広がり、
より降着しずらい結果となった。

4 Discussion

1次元の結果から、完全電離した ISMが星表面ま
で降着するには分子雲程度の数密度が必要だとわかっ
た。しかし、星間空間に分子雲以上の密度を持つ ISM

は多くない、そのため星に降着するのはとても稀であ
る。初代星がが銀河系内あると仮定し簡単に見積もっ
たところ [M/H] = −7.9となり、現在観測されてい
る中で最も金属量が低い金属欠乏星は [Fe/H ] < −5

であるため、初代星が金属欠乏星として見間違える
ほどの金属降着量に届かないことがわかった。
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図 6: MISM = 0.6での各 Ṁw

ṀISM
の星付近の密度分

布図の比較図。左から Ṁw

ṀISM
= 0.2, 0.1, 0.01, 0.001

の結果。図６はMISM が亜音速で降着する、恒星風
放出率と ISM降着率の比が小さくくなると恒星風の
影響が弱まり、より降着しやすい結果となった。

図 7: MISM = 2.0 の星付近の密度分布図の比較
図。黄色の円は注入領域境界を表している。図７は
MISM が超音速で降着する結果である。

図 8: MISM , Ṁw

ṀISM
を変数としたときの計算結果が

放出となるか降着となるかを表した結果。赤の点線
はTalbotNewman(1977)での切り替わり線を表して
いる。橙線は本研究の切り替わり線で RBHL

3 程度と
なっている。

2 次元では図８より降着条件が RTS < 1
3RBHL

となり、より星に近いところまで ISM が押し込ま
れないと降着できないことがわかった。TalbotNew-

man(1977)より降着条件が厳しくなっていることか
らやはり初代星が金属欠乏星として見間違えるほど
の金属降着は厳しいと思われる。図８でMISM が小
さいときに橙線が RBHL に寄るのは ISMの流れが
遅くなるため、球対称な降着流である Bondi降着に
近くなるためだと考えた。

5 Conclusion and Future

Prospects

１次元も 2次元も ISMは完全電離したものを考え
ており、どちらも初代星が金属欠乏星に見間違える
ほどの金属降着は難しいといえる。実際には ISMの
ほとんどが中性ガスであるため、元々ある完全電離
した ISMのみで考えるとより厳しいといえる。中性
ISMは恒星圏の磁場にとらわれないため粒子的に降
着するが、中性 ISMは黒体放射などにより電離され
る。電離された ISMは元々電離している ISMに参
加する。中性 ISMの電離度を考え、電離された ISM

を数値計算に加えることで、シュミレーション結果
が大きく変わる可能性があるため、これを行う予定
である。

Reference
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ALMA望遠鏡で探る大質量星形成領域Monoceros R2

鈴木 大誠 (大阪公立大学大学院 理学系研究科)

Abstract

近年の高分解能の観測から大質量原始星はハブフィラメントと呼ばれるフィラメント状の分子雲が集中する点
で形成されることが確認されているが、その系の形成、進化過程については解明されていない。Monoceros R2

は中心の大質量星候補天体である IRS 1により形成された UC(ultra compact)H ii領域が付随する最も近傍
の大質量星領域の一つである。これまでの観測からMonR2領域では中心より放射状に広がったハブフィラメ
ントシステムが確認され、また中心領域に向けて周囲のガスが回転しながら流入していることが示唆されてき
た (Trevino+19,Kumar+21)。本研究はこのハブフィラメントシステムのより詳細な構造を探るため、ALMA

12m+7m+TP array を用いて観測された C18O(1–0)輝線の アーカイブデータ (2016.1.01144.S) の解析を
行った。観測は、IRS 1を中心に 300′′ × 300′′ (∼1 pc)の領域を 13CO(J = 1–0)、C18O(J = 1–0)、3mm

連続波等で行われ、12m, 7m, TP(Total Powar) のデータを合成した際の角度分解能は ∼3′′(∼2000 au)を
実現する。これによりこれまで単一鏡で詳細に確認することができなかったハブフィラメント内でも放射状
に広がったフィラメント状分子雲が明らかとなった。速度構造としては反時計まわりの向きに赤方偏移する
速度勾配を示しており、システム全体の回転を捉えている可能性が考えられる。また、速度線幅を観測領域
全体で比較すると、中心部 (IRS 1から 0.5 pc)が外側に対して 2.5倍程度高くなっている傾向も見られた。
これらの特徴より考えられる複雑なフィラメント系の物理的特徴および形成過程について議論する。

1 Introduction

大質量星は周囲の環境に多大な影響 (星風や紫外線
の輻射、超新星爆発など)を与えており、これらのサ
イクルは星間物質の重元素量の変化をもたらすため、
星形成や銀河の進化に大きく寄与している。近年の
高分解能の観測から星形成はフィラメント状の分子
雲に沿って起こっていると考えられており、中でも大
質量原始星はハブフィラメントと呼ばれるフィラメ
ントが集中する点で形成されることが確認されてい
る (Kumar+20)。しかし、ハブフィラメント系内の
大質量星形成領域に焦点を当てた研究は少なく、ハ
ブフィラメントのダイナミクスや大質量星星団の形
成を制御する降着過程の役割については未だ解明さ
れていない (Trevino+19)。
そこで我々は最も近傍の大質量星形成領域の 1つ

であるMonoceros R2領域 (以下Mon R2)に着目し
た。Mon R2領域は太陽系から 830 pcに位置し、３つ
の B型星によって形成されたH ii領域が付随してい
る。さらに、大質量星原始星 IRS 1(星質量∼12M⊙)

を中心に UC(ultra compact)H ii領域も存在してい

ることから星形成初期段階を高分解能観測で探るこ
とができる重要な天体である。これまでの単一鏡電
波望遠鏡や Herschelの観測により中心付近から、数
pc程度放射状に広がったハブフィラメントシステム
が確認された。フィラメントに沿った複雑な分子雲の
運動構造は、中心付近のハブ (IRS 1から 0.4 pc程度)

に向けて、外側に存在するガスの降着を捉えている
可能性が考えられている (Trevino+19,Kumar+21)。
そのため、 Mon R2領域は大質量原始星の形成を伴
うようなハブフィラメントを理解する上で、非常に
良い対象である。
本公演ではMon R2領域におけるハブフィラメン

トの詳細な構造を紹介し、物理的な特徴及び形成過
程について議論する。

2 Observations

ALMA archiveからバンド 3(84-116GHz)で観測さ
れたデータ (P.I. T.Trevino #2016.1.01144.S)を使用
した。この観測は大質量星原始星 IRS 1から北側方向
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かつ北東に方向に5 pc程度の領域を覆う領域での高分
解能サーベイ観測である。本研究ではハブフィラメン
ト構造が確認されている中心付近の領域 (中心座標で
ある IRS1付近 (αJ2000.0,δJ2000.0)= (6h07m46.972s,-

6°22′41′′.3) から 300′′ × 300′′ (∼1 pc) 広がった領
域)に着目した。観測は 12m, 7m, TP(Total Powar)

array で行われ、すべてのデータを合成した際の角
度分解能は∼3′′(∼2000 au)を実現する。観測輝線は
13CO(J = 1–0)、C18O(J = 1–0)、3mm連続波等で
ある。データ解析では、CASA(Common Astronomy

Software Application)に実装されている「tclean」を
用いて処理を行った。ピクセルサイズを 0.′′5,速度グ
リッドを0.2 km s−1として、briggs weighting (robust
parameter = 0.5) を適用した。その結果、合成され
たビームサイズは 2′′.5×1′′.2である。

3 Results

3.1 分子雲の空間分布
図 1 に (a)C18O(J = 1–0) のピーク温度図、

(b)3mm 連続波の観測結果を示した。3mm 連続波
と C18O の分布を比較すると、3mm 連続波から確
認できる電離領域が卓越した中心部から放射状に広
がったフィラメント状分子雲の構造が明らかとなっ
た。これは分子雲の密度が高い成分を捉えていると
考えられる。また、系の構造としてスパイラルアー
ム状にカーブしているフィラメントも存在すること
から、全体として風車状の構造を形成していること
が考えられる。この結果は、これまでの観測で明ら
かとなっていた楕円状のハブフィラメントを細分化
できており、新たなフィラメント構造を確認できた。

3.2 速度場/速度線幅
次に、図 2に C18O(J = 1–0)輝線における (a)積

分強度図、(b)速度分散、(c)速度線幅の解析結果を
示す。Mon R2では観測から約 10 km s−1のシステム
速度 (中心速度)を持つと仮定する (Trevino+19)。図
2(b)の速度分散の結果から青方偏移した成分 (∼8 km

s−1)が北西方向に確認でき、そこから反時計まわり

図 1: (a)C18O(J = 1–0)のピーク温度図、(b)3mm

連続波の観測結果を示す。中心付近の５つの星は原
始星候補天体を示している。

の向きに赤方偏移する (∼12 km s−1)速度勾配が確認
できた。この速度勾配は 13CO(J = 1–0)輝線におい
ても同様の結果が確認できており、システム全体の
回転を捉えている可能性が考えられる。
図 2(c)の速度線幅の結果では、原始星候補天体が

集まる中心付近で速度線幅も太くなっていることが
確認でき、中心部 (IRS 1から 0.5 pc程度)が外側に
対して 2.5倍程度高くなっている傾向も見られた。
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4 Discussion

このようなハブフィラメントがどのように保たれ
ているのかを議論する。Mon R2領域で中心の密度が
高い領域 ( 0.4 pc程度広がった領域)を構成する物質
(星、ガスなど) の質量を表 1 に示す (Trevino+19、
Kumar+21)。表 1 より、MonR2 の中心付近には
∼1000 M⊙ 程度の大質量な重力源が存在すること
がわかる。また、Trevino+19では表 1の質量の合計
(星団、IRS1-5、C18O(1–0)に限る)∼170M⊙から自
由落下速度∼2 km s−1が同定された。これは中心部
で確認できる速度勾配と一致していることから、周
囲の物質が中心の重力源によって回転しながら降着
している可能性が挙げられた。今回の結果同定され
た空間分布からも、同様の速度勾配 (図 2(b))が確認
できた部分も存在するが、系全体を説明するには別
のモデルが必要であることが明らかとなった。

表 1: MonR2中心領域 (∼0.4 pc)の大質量源
タイプ 中心からの半径 [pc] 質量 [M⊙]

星団 ∼0.32 ∼77

IRS1-5 ∼0.32 ∼48

C18O(1–0) ∼0.32 ∼43

H2 柱密度 ∼0.4 ∼837

5 Conclusion

ALMA アーカイブデータ (2016.1.01144.S)を用い
てMonR2領域の分子雲の性質を調べた。C18O(J1–

0)輝線の解析の結果、原始星候補天体を中心に放射
状に広がったフィラメント構造が明らかとなった。確
認できたフィラメントはスパイラルアーム状に曲げ
られた構造を持つものも存在していることから風車
状の構造を示している。また、中心の大質量の重力
源によって、周囲の物質が回転しながら降着してい
る可能性を考えると、反時計まわりの向きに赤方偏
移する速度勾配はシステム全体の回転を捉えている
と考えられる。

図 2: C18O(J = 1–0)における (a)積分強度、(b)速
度分散、(c)速度線幅を示す。中心付近の星は IRS1

を示している。
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X線天文衛星「すざく」の彗星観測データを用いた
スペクトルの場所依存性の検証

関口 るな (東京都立大学大学院 理学研究科)

Abstract

彗星の本体は水や氷でできている核であり、そこから昇華した中性分子や原子の大気をコマという。この中
性気体分子は、太陽風プラズマ中の高電離したイオンとの電荷交換反応により軟 X 線を放射することが分
かっている。電荷交換反応 X線輝線の特定のエネルギーにより分子の種類を同定できるため、その輝線比か
らコマに含まれる中性気体組成を制約できる。この組成は核からの距離によって異なるため、電荷交換反応
で放出された X線輝線スペクトルも場所によって変化すると考えられるが、知る限りでは確かめられていな
い。そこで、X線天文衛星「すざく」による 73P/Schwassman-Wachmann3 (以下 73P/SW)の観測データ
を解析した。「すざく」は、2 keV 以下の軟 X線に高い感度を持ち、彗星からの広がった軟 X線観測に適し
ている。73P/SWは 2006年に地球と太陽に接近した際に 3回観測され、露光時間は合計 65 ksec であった。
全観測において 0.3–0.8 keV のスペクトルを電荷交換反応による輝線モデルで再現できた (鈴木他 天文学会
春季年会 2020) が、場所ごとの変化については今回初めて検証を行った。最も X線フラックスが大きかっ
た 2006年 6月 7日のデータを用いて、核からの距離ごとに領域を分けガウス関数でフィットを行い、各領
域のスペクトル分布を比較した。特に統計の良かった酸素輝線に着目し、 OVII, OVIII 輝線の比を算出し
た。この観測値と Kronos モデルを用いた理論値計算を比較すると、領域ごとに輝線比の大きな違いは見ら
れず、コマの中性気体組成としては H が支配的である可能性が高いと考えられる結果が得られた。

1 Introduction

1996年にROSAT衛星によって彗星からのX線が
観測された (Lisse et al. 1996)。のちに、この X線
は太陽風中の高電離した重イオンと彗星の中性大気
であるコマとの電荷交換反応によるものだと分かっ
た (Cravens 1997)。電荷交換反応はイオンが中性原
子、分子から電子を奪う反応である。イオンによっ
て捕まった電子が、エネルギー状態の高いところか
ら低いところへ落ち着く時に特定のエネルギーを持
つX線輝線を放出する。電荷交換反応X線輝線の特
定のエネルギーにより分子の種類が決まるため、そ
の輝線比からコマに含まれる中性気体組成を制約で
きることも分かっている (Beiersdorfer et al. 2003)。
この組成は核からの距離によって異なるため、電荷
交換反応で放出された X線輝線スペクトルも場所に
よって変化すると考えられる。
X線天文衛星「すざく」は日本で 5番目の X線天

文衛星であり、2005年から 2015年まで運用された。

軟 X線 CCD 検出器 XIS0, 1, 2, 3によって 0.2–12

keV のエネルギー範囲をカバーしている。軟X線に
対して高いエネルギー分解能を持ち、広がった放射
にも高い感度を持つため、彗星コマのような広がっ
た放射の観測に適している。本研究では「すざく」で
観測された彗星データを用いて、スペクトル解析と
場所ごとの輝線比の検証を行なった。

2 Observations

解析した彗星は 73P/Schwassmann-Wachmann3

である。1930 年に発見され、1995 年に分裂したこ
とが分かっており、公転周期は 5.36 年の短周期彗星
である。2006年に太陽と地球に接近し、この時「す
ざく」が最も明るい核を観測した。観測は 5月 7日、
近地点である 5月 13日、近日点である 6月 7日の計
3回行われ、露光時間は計 64.5 ksec であった。
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3 Spectral analysis

解析には低エネルギーに高感度を持つ背面照射型
の XIS1のデータを用いた。はじめに、彗星は観測
中に観測器視野内を移動するため、これを常に中心
に固定するよう補正を行なった。各観測時の 0.2–1.0

keV における静止座標系イメージを抽出しそれぞれ
の明るさを比較すると、6/7が最も明るいことが分
かった。今回は彗星の場所によるスペクトルを検証
したいため、これらを中心を 0として 0–3, 3–5, 5–7,

7–8.5分角の 4つの領域に分けた。最も明るい 6/7の
領域分割イメージを図 1に示す。また、コマはおよ
そ 10 分角に広がっており、距離にすると 105 km で
あった。

図 1: 領域分割した静止座標系のイメージ。2006年
6月 7日データ。

スペクトルの抽出には彗星の移動を補正した後の
データを用いた。彗星が通る前の視野を観測してい
た 6/7の最初のデータをバックグラウンドとして差
し引いた。観測日ごとに得られたスペクトルを比較
した結果、最も有意なスペクトルが得られた 6/7の
データを用いて以降の解析を進めることにした。
まず、電荷交換反応は輝線が支配的であるため、ガ

ウス関数によるフィッティングを行なった。XSPEC

によるガウス関数を用いて、輝線中心エネルギーと
幅をフリーにして 0.3–0.9 keVを解析した結果を図
2に示す。スペクトルは７本のガウスでよく再現で
き、それぞれ CV K β, CVI Ly α, NVI K α, NVII

Ly α, OVII K α triplet, OVIII Ly α + OVII K β,

OVIII Ly β の輝線に対応していた。0.65 keV 付近
については OVIII Ly α と OVII K β のどちらとも
とれる値で、これ以上分解できないため 2種類当て
ている。

図 2: ガウス関数でのフィット結果。χ2/d.o.f =

49.77/45

他の領域においてもエネルギーに対応する輝線を
調べると、統計が良かったのは OVII K α triplet,

OVIII Ly α + OVII K β, OVIII Ly β の 3つであっ
た。
次に、これらの酸素輝線に着目し、ガウシアンフィッ

トした際の normを用いて比を調べた。このとき、簡
略のため OVII Kα triplet を [1]、 OVIII Ly α +

OVII K β を [2]、OVIII Ly β を [3]とした。今回は
[2]/[1] と [3]/[2] の比を調べた。その結果、[2]/[1]に
ついて、一番外側の 7–8.5分角領域を除くと、比は誤
差の範囲内で一定と言える結果が得られた。[3]/[2]

について、こちらも一番外側を除くと、上がってい
るように見えたが、誤差の範囲では一定である可能
性もあった。ここでどちらも一番外側が外れている
のは統計が少ないからだと考えた。

4 Discussion

観測値から得られた酸素輝線比と理論値を比較し
た。ジョージア大学が開発した Kronos モデルを使
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用した。これは電荷交換反応における単電子捕獲の
理論的な輝線比をイオンごとに算出できるモデルで
ある。衝突エネルギーや中性ターゲットを指定する
ことができ、今回は H2O, CO, H の 3つをターゲッ
トに計算を行った。衝突エネルギーは太陽風速度と
同じになるよう 1.0 keV と指定した。このとき用い
たのは、太陽風観測衛星 ACEのデータである。ACE

衛星と 73P/SWの位置関係から太陽風到達時刻の差
を計算すると、約 1日のずれがあったため、用いる
データも 1日前の値に補正した。さらに、定めた輝
線 [2]に関しては OVII と OVIII のイオンが混ざっ
ているので、そのイオン比も併せて計算した。また
理論計算では、「すざく」のエネルギー分解能を考慮
して、先ほど定めた輝線 [2], [3]にさらに high-n の
輝線を含めて考えた。
観測値と理論値を比較した結果、73P/SW のコマ

において H2O と CO の寄与は明らかに少なく、太
陽風イオンと電荷交換反応に寄与しているのは H で
ある可能性が高いことが分かった。また、領域ごと
に輝線比の大きな違いは見られなかった。

5 Conclusion

X線天文衛星「すざく」によって観測された彗星
73P/Schwassmann-Wachmann3 のデータを用いて
スペクトル解析を行なった。場所ごとのスペクトル
を調べるために彗星を 4つの領域に分けた。0.3–0.9

keV においてガウス関数でフィッティングをしたと
ころ、酸素輝線の統計が良かった。各酸素輝線の比に
ついて、観測値から求めた値と、Kronos モデルを用
いて算出した理論値を比較した。その結果、73P/SW
のコマにおける電荷交換の輝線比は場所ごとに大き
な違いは見られず、 中性気体としては H が支配的
である可能性が高いことがわかった。また、今回は
X線 CCD 検出器のエネルギー分解能による制約が
大きく影響していた。今後は、さらに高い分解能を
持つ次期X線天文衛星 XRISM に搭載されるマイク
ロカロリメータによる彗星観測に期待する。
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Tycho’s SNRの星周環境モデルの構築
小橋 亮介 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

Ia型の超新星残骸（Supernova remnant; SNR）は似たような爆発の結果として得られると広く考えられて
いる (Phillips 1993)。Tycho’s SNR（Tycho）は、球対称に近い形状をしており、外側環境に一様な環境を
想定した (e.g., Slane et al. 2014)、Ia型 SNRの中で典型例として扱われることが多い。しかし、X線と電
波による観測 (Katsuda et al. 2010; Williams et al. 2016)から、衝撃波の運動に方位角依存性があること、
CO観測 (Zhou et al. 2016)から Tychoが wind cavityによって掃かれたと思われる分子雲に囲まれている
ことが最近明らかになってきた。さらに、Tanaka et al. (2021)は、X線衛星 Chandra による観測データを
再解析し、2009年辺りから衝撃波が著しく減速しつつあることを発見し、分子雲との相互作用を示唆した。
これらの観測はいずれも、Tychoの衝撃波が現在進行形で周囲の分子雲と相互作用していることを支持する
結果となる。各観測時期における Tychoの年齢もわかっているため、ここから、Tychoの環境にきつい制限
を与えることが可能である。
本研究では、分子雲を伴ったシミュレーションおよび観測との比較に先立って、まず、まだ分子雲と相互作
用していないと思われる年代かつ領域（方位角）に関して、Forward Shock と Reverse Shock の半径を 1

次元シミュレーションと各方位角に対する観測データ (Warren et al. 2005; Yamaguchi et al. 2014) から
比較し、観測で得られる固有運動と実際のサイズの間を変換するのに必要な量として、（分子雲の内側の）
cavityにおける低密度と、Tychoの地球までの距離の範囲を見積もる。シミュレーションは、1次元流体コー
ド VH-1 (e.g., Blondin & Ellison 2001)を用いて行った。その後、周囲の環境に対して分子雲の位置、分子
雲密度などをパラメータとした 1次元流体計算を VH-1 コードを用いて行い、結果を観測データと各方位角
での領域ごとに比較し、best-fitモデルをカイ二乗法を用いて求めた。現状の結果としては、我々の用意した
パラメータの範囲で、説明できる領域（方位角）とできない領域があった。より広いパラメータの範囲を用
いて、CSMモデルを構築し、wind-cavityの由来 (e.g., Tanaka et al. 2021)や off-set explosion(Williams

et al. 2013)の観点からも考察する。本講演では、Tychoの背景を紹介し、進捗と現状の数値モデルから得
られている見地を説明する。

1 Introduction

Ia型超新星は、光度曲線の一様性 (Phillips 1993)

から似たような段階を経て爆発に至ったと考えられ
ており、それゆえ標準光源として宇宙論においても
重要な役割を果たしてきた。
一様な Ia 型超新星の中で標準として扱われてき

た代表例として、Tychoが存在する。Tychoは、爆
発の光度曲線に近い情報が Light echo と呼ばれる
手法によって得られていること (Krause et al. 2008;

Badenes et al. 2006)、X線による元素組成の分析、
観測されている形状が球状に近い形をしていること
の、これら手がかりから、「標準的な」Ia型 SNRで

あることが示唆されている。
しかし、衝撃波の運動に方位角依存性があること
が、X線と電波を用いた、2観測時点の間に衝撃波面
の変位の測定によって明らかになってきた (Katsuda

et al. 2010; Williams et al. 2016)。また、Tanaka et

al. (2021)では、過去に行われていた観測のArchival

dataを用いることで、4観測時点（2003, 2007, 2009,

2015 年）の間の、衝撃波面の変位を各方位角（領
域）ごとに求めた。その結果、ほぼ全ての領域で大
幅（substantially）に減速しており、減速の様子が領
域間でも異なっていることが確認された。ここで、
Zhou et al. (2016)が Tychoの環境に対する CO観
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測を行った結果、分子ガスが Tychoの周り 3pcほど
で広がっており、その分子ガスが Tychoの爆発前に
吹いた風（恐らくHachisu wind(Hachisu et al. 1996,

1999)としている）でできた cavity構造によって押し
広げられたように分布していることを示唆するよう
な描像が得られていた。この、観測された分子ガスの
分布も考慮すると、Tanaka et al. (2021)の急激な減
速は、内側の低密度領域（cavity）を掃いていた衝撃
波が外側に分布している高密度分子ガス領域（wall,

cloud）に突入し始めたタイミングでの衝撃波進化を
捉えたためではないかと分析の上、簡単なモデルに
よるシミュレーションもされている。シミュレーショ
ンの結果、いずれの領域における衝撃波進化も、こ
の、cavity-wall構造による環境のモデルを用いて衝
撃波の急激な減速は説明できるとし、説明できるよ
うな wallの位置が各方位角によって異なることから
cloudとの相互作用のタイミングの違いが減速の様子
の領域間での差異を説明できるとしている。
そこで、我々は、Tanaka et al. (2021)の観測データ

を再現する環境のモデルとして、Tanaka et al. (2021)
でも仮定されたような低/高密度とそれを接続した密
度構造（図 1）を仮定し、さらにこの密度もパラメー
タとし、様々なモデルの中からデータをより良く説
明するモデルを探すことにした。

2 Methods

2.1 Hydrodynamics

シミュレーションは、本発表では扱わないが放射
も計算することも見据えて、Yasuda & Lee (2019);

Kobashi et al. (2022)などで用いた CR-Hydro コー
ドを用いた。CR-Hydro コードは、Lagrangian座標
の流体計算コードである VH-1 コードと（宇宙線の
流体に対するフィードバックを考慮した）宇宙線加
速とを同時に計算することを可能にした 1次元コー
ドである。宇宙線加速の効果は多少ある (e.g., Lee et

al. 2012; Slane et al. 2014; Yasuda & Lee 2019)ので
その効果も考慮された結果になっているものの、今
回紹介する結果においては、衝撃波面の時間進化の
みを扱っているので、全体の計算は実質的に流体計
算と見なして良い。

2.2 Model setup for environments

and ejecta

環境のモデルとして、図 1に示す通り、内側は風で
吹いた跡の代わりに一様低密度、外側は分子雲を想
定した高密度を置き (e.g., Zhou et al. 2016; Tanaka

et al. 2021)、その構造の間を密度の傾斜でつなぐよ
うな構造を仮定する。この環境に対するパラメータ
としては、低/高密度 ρc, ρmc、雲が始まる（低密度
の端の）位置Rc、傾斜している領域の半径方向での
長さ ∆rc（もしくは、密度の傾斜）があり、表 1に
示した範囲でそれぞれ動かす。

表 1: Model parameters for environments

ρc
a ρmc

b Rc [pc] ∆rc [pc]

[10−3 − 1.] 1.0× 103 [R(ρc,2003−2015)]
c 0.1

a,b単位は 10−24g cm−3。
c 環境が ρcで一定の場合に数値計算で 2003年から 2015

年までに衝撃波面が進む範囲だけ（かそれより大きく）、
パラメータを動かしている。

図 1: Tychoの環境として用意したモデルの密度分
布のイメージ図とパラメータ。

今回用いた爆発放出物のパラメータとしては、Ty-

cho が標準的な Ia 型超新星残骸であるとして、質
量が Mej = 1.4 M⊙、運動エネルギーが Ekin =

1.0 × 1051 erg で固定した値、また、密度分布の形
は exponentialの形 (Dwarkadas & Chevalier 1998)

を仮定して、設定した。
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2.3 Two steps to constrain Tycho’s

environments

環境を制限するための計算の順番として、以下の
ように行う。

1. cavity 領域を伸ばして（分子雲を仮定せずに）
各 cavity密度 ρc のもとで数値計算を行い、得
た半径と観測されている見かけの大きさのデー
タ (Warren et al. 2005)の間を変換するための
距離Dを計算することによって、cavity密度と
距離の間に成り立つ対応関係を導く。

2. 分子雲を置いたシミュレーションと観測データ
(Tanaka et al. 2021)を以下に述べるカイ二乗値
を用いて比較する。

3 Results and Discussion

3.1 Relationship between cavity den-

sity and distance

天体までの距離Dは、実際の大きさと観測で得ら
れる見かけの大きさを変換するために必要であるが、
この推測を誤った分だけ観測データに対する解釈を
誤ってしまうことになる。
完全に正確に求めるのはもちろん難しいが、本研

究では、分子雲を仮定しない cavityだけ存在するシ
ミュレーションを各 cavity密度について行い、それ
ぞれの結果を観測データ（特に、まだ分子雲と相互
作用していないと思われる領域：方位角 ∼ 215 deg

のデータ、Warren et al. (2005)）の見かけの大きさ
と比較することで、距離Dを求め、cavity密度と距
離Dの間に対応関係を付ける計算を行った。図 2の
青線に示すように、順行衝撃波の情報のみで完了す
るが、さらに、誤差付きの逆行衝撃波の情報も考慮
（図 2の赤い領域）することで、対応関係にさらなる
制限を加えることもできる。

3.2 Simulation with clouds

図 3が示すとおり、Rcは雲に衝突するタイミング
の差、ρc は雲に衝突する前の傾き、ρmc は雲に衝突

2.0 2.5 3.0 3.5 4.0 4.5 5.0
ρcavity [ 10−24 g cm−3  ]

2.0

2.5

3.0

3.5

4.0

D
[k

p
c

]

FS

RS

図 2: 環境モデルの内側密度と距離の関係。

1990 1995 2000 2005 2010 2015 2020 2025 2030
Time [ yr ]

270

275

280

285
sk

[a
rc

se
c

]

図 3: 異なる ρc, ρmc でのシミュレーション（曲線）
と、観測データ（エラーバー付きの点）。曲線の色
は、を表し、同じ線種の複数の曲線はRcが違うモデ
ルでの結果を示している。

した後の折れ曲がり方に、それぞれ直結する結果と
なった。図 3ではいずれも分子雲の性質は固定・Rc

を変えたモデルを描画しているが、いずれのモデル
も 2003–2007年のデータの差=傾きを再現できない。
このような傾きは、ρcと距離Dの兼ね合いによって
決まるが、雲の内側を一様密度と仮定する今回のモデ
ルの範囲では ρc ∼ 10−27 g cm−3 という低密度（一
般的な星間媒質比）の環境を仮定しても再現されな
い（図 4）。
ところがこの傾向は、雲の内側環境として、一定密
度を仮定する代わりに、一定の星風が吹いているよ
うな環境を仮定すると、（今回雲は置いていないが）
よく説明されることが見て取れて（図 4の黒線）星
風が雲の位置を決める Zhou et al. (2016)の主張を
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強く支持する結果となった。また、方位角（ =領域）
ごとに差が出たが、Tanaka et al. (2021, Figure 1)

から、少なくとも 2003年で雲に衝突していないと考
えられる、方位角∼ 120− 215◦の領域では同様の結
果が得られた。
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図 4: 図 3と同様の図。図 3では雲の位置の違いを
示していたが、雲を置かず、雲の内側密度 ρc のみ
を変えて描画している（ρc = 2.0 × 10−24 g cm−3

（赤・破線）、ρc = 2.0 × 10−25 g cm−3（緑・実線）
、ρmc = 2.0× 10−26 g cm−3（灰色・実線）、ρmc =

2.0× 10−27 g cm−3（青色・実線））。さらに、一定の
星風が吹いたモデルも合わせて示している（黒・実
線：Vw = 250 km/s, Ṁ = 0.6 ·10−6 M⊙/yr; Hachisu

windを参考に (Zhou et al. 2016)）。

4 Conclusion

Tychoの周囲に分子雲が存在していることを示唆
する観測結果 (Tanaka et al. 2021)を受けて、今回、
分子雲を伴った環境を設定し、その中で（標準的な
爆発放出物を仮定した）超新星残骸の衝撃波面の進
化をシミュレーションした。その結果、環境として、
雲の内側を一様なものを仮定した cavity-wall構造で
は、観測によく合う環境は見つからなかった反面、雲
の内側を星風とする wind-wall構造ので観測を説明
できそうな示唆が得られた。
Future workとしては、wind-wallに着目しさらに

parameter spaceを広げること、得られた雲を再現す
るような爆発前環境はどのようなものだったか制限
することなどを予定している。
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