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概要

図 0.1 かに星雲の光子図 (縦軸-dec:赤

緯。横軸-ra:赤経)

X線の偏光観測とは、解析における ⌈次元 ⌋が増える事と同じ
で、磁場や散乱体の幾何学構造、一般相対論効果の検証など、高

エネルギー天体における物理現象をより深く解明できると期待

される。しかしその観測の難しさから、1970 年代の OSO-8 衛

星以降、10 keV以下の軟 X線観測では有意な結果を得られてい

ない。すなわち、⌈偏光 ⌋は、X線観測で得られる ⌈イメージ ⌋、
⌈タイミング ⌋、⌈エネルギー ⌋と比べて非常に遅れている物理
量である。そんな中、NASAのMSFC(マーシャル宇宙飛行セン

ター) と ASI(イタリア宇宙機関) によって高感度の X 線偏光検

出器が開発された。それを搭載した IXPE 衛星がアメリカ、イ

タリア、日本の協力で進められており、2021年打ち上げが予定

され、大きな期待が寄せられている。

偏光の解析、特に IXPE 衛星のような撮像データの解析は簡

単ではなく、打ち上げ前にノウハウを確立・取得する必要があ

る。そこで本研究では、IXPE衛星での観測シミュレーションを

行い、得られたデータから正しい偏光度と偏光方位角を推測す

るための手法を研究した。まず、IXPEOBSSIM という専用の

シミュレーションソフトで、予めエネルギーが分かる点状 X線

線を入射させてエネルギー分解能や角度分解能を求め、検出効率

を、検出器窓材の透過確率、ガス検出器中での吸収確率と比べるなどして、検出器の応答を確認、理解した。

その後、点状 X線源からの偏光を解析し、偏光度・偏光方位角の解析方法を理解した。図 0.1はかに星雲を想

定したシミュレーションした結果で、黒い点 1つ 1つが検出した光子である。最後に今後の展望として、この

かに星雲の正しい偏光情報を推測することについて述べる。
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1 序論

1.1 高エネルギー天体と X線偏光観測

X線天文学は、可視光の 103～105 倍程度以上の高いエネルギーを持つ X線で宇宙を観測する学問であり、

パルサー (高速回転する中性子星)、ブラックホール候補天体、活動銀河核 (銀河の中心にある極めて明るい超

巨大ブラックホール)など極限状態にある天体が作る高エネルギー現象を明らかにしてきた。

偏光は天体の磁場や幾何学構造の非一様性さによって作られ、天体から発せられる X線は、すべて程度は違

えど、偏光していると考えられる。従って偏光を探ることは、中性子星の超強磁場の形状、ブラックホール近

傍での降着円盤や時空の構造、衝撃波面での磁場の構造や乱雑さなどを探る手段として期待されている。しか

し、十分な光子統計が必要なこと、感度の良い X 線偏光検出器を製作するのが技術的に困難であったことか

ら、X線の偏光の観測は可視光などに比べて大きく遅れを取っている。

1970年代にブラッグ散乱タイプの偏光計を搭載した OSO-8衛星が打ち上げられ、いくつかの天体に対して

偏光観測を行ったが、明るくて大きな偏光度を示すかに星雲のみしか有意な結果を得られなかった。その後、

1993 年に NASA の MSFC(マーシャル宇宙飛行センター) のグループが光電効果を利用したガスイメージン

グ偏光計の原理を確立させ、さらに 2001年に ASI(イタリア宇宙機関)が最新のマイクロピクセル検出器の技

術を組み合わせたことで、より高感度の X線偏光計を完成させた。

この光電吸収型の X線偏光検出器を搭載した IXPE衛星は MSFCと ASIが中心となり、日本も参加して

進めている計画で、2021年の 4～5月に打ち上げが予定されている。ブラックホール候補天体、パルサー、マ

グネクターなどの点源だけでなく、超新星残骸、活動銀河核からのジェットなど、広がった天体にもイメージ

ングを行いながら偏光を観測できるために高エネルギー天体の理解を大きく進めることができると期待されて

いる。

1.2 本研究の目的

この卒業論文の枠を超えた研究の最終的な目標は、2021年に打ち上げ予定の IXPE衛星で、広がった天体

の偏光を観測、解析し、磁場の向きや幾何学的構造を明らかにすることである。しかし、一般に広がった天体

の解析は難しい。偏光解析となればなおさらである。そこで上記の目標のために、IXPE衛星による観測の疑

似データを作るシミュレーターを動かして、データ解析のノウハウを貯めること、またエネルギー分解能や角

度分解能などが有限であるために、画像、エネルギー、偏光情報 (偏光方位角および偏光度)がなまされた取得

データから、正しい偏光情報を推測する方法を探ることを卒業研究での目的としている。

またノウハウを貯めるためにはまずシミュレータの使い方や装置の応答を理解する必要があり、卒業研究の

前半部分ではシミュレーターのインストールから始まり、点状 X線を入射させた際の装置の応答を確認した。

また後半部分では、点状 X線の偏光解析手法と、偏光解析時の装置の応答を確認した。
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2 X線偏光観測

2.1 偏光とは

電磁波は、電場と磁場の横波であり、電場と磁場は互いに直行し、ともに光 (X線)の進行方向に垂直であ

る。電場ベクトルと X線の伝播ベクトルなす平面を ⌈振動面 ⌋と呼ぶ。この振動面の分布が一様でないものを
⌈偏光した光 (X線)⌋という。以下、文献 [1]に沿って、偏光、特にストークスパラメータについて説明する。

図 2.1 長軸、短軸が x,y軸から角度 χだけ傾いている楕円偏光の様子 [2]

図 2.1は z軸方向に進み、軸の一つが x軸に対して角度 χだけ傾いた楕円偏光における電場ベクトル Eの

様子を表している。この Eは一般に、x軸、y軸方向の単位ベクトルをそれぞれ x̂、ŷ、電場ベクトルの成分を

それぞれ E1、E2 として

E = (x̂E1 + ŷE2)e
−iωt ≡ E0e

−iωt (2.1)

であり、E0 の成分 E1、E2 は実数 ϵ1、ϕ1、ϵ2、ϕ2 を用いて、

E1 = ε1e
iϕ1 , E2 = ε2e

iϕ2 (2.2)

と書ける。ここで ω は電磁場の角振動数であり、tは時刻を表す。E0 の実数部分の x̂、ŷ に沿った成分は

Ex = ε1 cos(ωt− ϕ1), Ey = ε2 cos(ωt− ϕ2) (2.3)

である。次に、x軸に対して χだけ傾いた x’、y’軸方向の成分を考えると

E′
x = ε0 cosβ cosωt,E′

y = −ε0 sinβ sinωt (2.4)
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となる。式 2.4を x,yの座標系に戻すと、

Ex = ε0(cosβ cosχ cosωt+ sinβ sinχ sinωt), Ey = ε0(cosβ sinχ cosωt− sinβ cosχ sinωt) (2.5)

であり、式 2.3を用いると、

ε1 cosϕ1 = ε0 cosβ cosχ (2.6)

ε1 sinϕ1 = ε0 sinβ sinχ (2.7)

ε2 cosϕ2 = ε0 cosβ sinχ (2.8)

ε2 sinϕ2 = −ε0 sinβ cosχ (2.9)

となり、式 2.1で導入した電場を記述する 4つの量、ε1、ϕ1、ε2、ϕ2 は ε0、β、χという 3つの量で表せるこ

とが分かる。ここで物理的意味が明確な量として、以下のストークスパラメータを導入する。

I ≡ ε21 + ε22 = ε20 (2.10)

Q ≡ ε21 − ε22 = ε20 cos 2β cos 2χ (2.11)

U ≡ 2ε1ε2 cos(ϕ1 − ϕ2) = ε20 cos 2β sin 2χ (2.12)

V ≡ 2ε1ε2 sin(ϕ1 − ϕ2) = ε20 sin 2β (2.13)

式 2.10～式 2.13より、3つの独立な量 ε0、β、χは

ε0 =
√
I (2.14)

sin 2β =
V

I
(2.15)

tan 2χ =
U

Q
(2.16)

であり、I2 = Q2 + U2 + V 2 の関係があることが分かる。

Iは正の値を取り、電磁波の強度に比例している。Vは電場ベクトルの回転の仕方を表すパラメータで、正

の値で、電磁波の進行方向から見て右回り (時計回り)。負の値で左回りの楕円偏光であることを表す。また

V = 0の時、直線偏光である。Q、Uは x軸に対する楕円の傾きを表す。直線偏光であれば偏光ベクトルの x

軸に対する傾きとなる。また Q = U = 0で円偏光を表す。

以上は完全に (100％)偏光している楕円偏光 (またはその特別な場合としての円偏光や直線偏光)の場合で

あり、実際には無偏光な成分を持つ。つまり、I ≧ Ipol =
√

Q2 + U2 + V 2 となる。そこで偏光度 Π を全強

度と偏光部分の強度の比によって次式のように表す。
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Π ≡ Ipol
I

=

√
Q2 + U2 + V 2

I
(2.17)

直線偏光のとき、偏光面に平行 (x’軸方向)に偏光フィルターを置いた時最大強度が得られ、偏光面に垂直 (y’

軸方向)にした時最小強度が得られる。無偏光成分の強度は x’軸及び y’軸方向に分けられるので、次の関係

式が成り立つ。

Imax =
1

2
Iunpol+Ipol

(2.18)

Imin =
1

2
Iunpol (2.19)

ここで、Iunpol = I −
√

Q2 + U2 で、Ipol =
√

Q2 + U2 である。ゆえに式 2.17から偏光度は

Π =
Imax − Imin

Imax + Imin
(2.20)

となる。

2.2 高エネルギー天体からの X線放射のメカニズム

高エネルギー天体は、高温のプラズマや相対論的な高いエネルギーの粒子 (宇宙線)を作り出し、プラズマ自

身が熱的放射をしたり、宇宙線が周りの磁場や物質と反応して X線が生じたりする。以下に代表的な放射プロ

セスを述べる。この節も文献 [1]に従い、cgsガウス単位系を用いる。

2.2.1 シンクロトロン放射

シンクロトロン放射とは、相対論的なエネルギーを持つ荷電粒子 (速度 v⃗,電荷-e)が、磁場 B⃗ によりローレ

ンツ力 (− e
cv× B)を受けて螺旋運動をした際に生じる放射のことである。相対速度は光速 cとの比 β を用い

て v = cβ と書け、この相対速度が真空中の光速に近い時、すなわちローレンツ因子γ ≡ 1√
1−β2 が大きい時、

ビーミング効果から運動方向に放射が集中し、磁場と垂直の方向に強い偏光を示す。図 2.2において磁場は裏

から表に向かっており、電子は円状に運動し、ビーミングにより 1から 2の間でのみ観測者に放射が届く。こ

の時の角直径∆θ の半値は 1/γ で表される。

図 2.2 シンクロトロン放射の模式図 [3]
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磁場 B中の荷電粒子 (質量 m)の螺旋運動の角振動数は ωB = qB
γmc であり、この ωB とピッチ角 α(電子の

進行方向と磁場のなす角)を用いて、シンクロトロン放射の臨界振動数 νc は νc ≡ 3
4πγ

3ωB sinα、また臨界角

振動数 ωc は ωc ≡ 3
2γ

3ωB sinαで定義される。放射スペクトルはこの臨界振動数でカットオフを持つ。詳しい

計算によると図 2.3のようになり、ピークの位置は 0.29νc である。

実際の天体からのシンクロトロン放射は、高エネルギー電子の集団から放射されるため、電子のエネルギー

分布も考慮してスペクトルを求める必要がある。高エネルギー天体における相対論電子のエネルギー分布は、

しばしばエネルギー Eのべき乗

N (E )dE = CE−pdE (2.21)

で表される。ここで N(E)はエネルギーが E- 12dEと E+ 1
2dEとの間にある電子数であり、pはべき指数、Cは

定数である。このとき、この相対論的電子から放射されるシンクロトロン放射のエネルギーフラックス Fν(放

射により単位時間、単位面積、単位振動数を通過するエネルギー)は、

Fν ∝ ν−α (2.22)

の形のべき乗の分布で、αは、

α =
p− 1

2
(2.23)

となる。粒子数フラックスの場合は Fν ∝ ν−α′
として α′ は、

α′ =
p+ 1

2
(2.24)

で表せる。

図 2.3 シンクロトロン放射のスペクトル分布。横軸は νC/ν[4]

また、シンクロトロン放射の偏光度 Πの最大値は式 2.21の電子のエネルギーのベキ指数 pを用いて、
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Π =
p+ 1

p+ 7
3

(2.25)

で表される。pの値は一般に 2～3程度で Π ∼ 75％と高い偏光度を取りうることが分かる。また磁場の向き

に垂直に直線偏光するため、偏光の観測 (偏光度および方位角)から磁場の向きや整列度といった幾何学的構造

が分かる。従って、パルサーやパルサー星雲、超新星残骸 (SNR)、活動銀河核 (AGN)における粒子加速の解

明が期待される。

2.2.2 コンプトン散乱

コンプトン散乱とは、入射 X 線と物質中の電子との間で起こる相互作用であり、高エネルギー天体ではブ

ラックホール周りの降着円盤による散乱成分などとして観測される。素過程は図 2.4に示され、左側から入射

した X線がエネルギーの一部を電子に与え、角度 φで電子を弾き飛ばすと同時にエネルギーが小さくなった

X線が角度 θ で散乱される。コンプトン散乱の確率は電子の数に依存するため、原子番号とともに増加する。

また、反跳電子と散乱 X線のエネルギーの関係式は、運動量保存則、エネルギー保存則から求められる。

図 2.4 コンプトン散乱 [5]

入射 X線のエネルギーを hν、反跳電子のエネルギーを E、散乱 X線のエネルギーを hν′ とすると

hν′ =
hν

1 + hν
mec2

(1− cos θ)
(2.26)

E = hν − hν′ = hν
hν

mec2
(1− cos θ)

1 + hν
mec2

(1− cos θ)
(2.27)

1

tanφ
= (1 +

hν

mec2
) tan

θ

2
(2.28)

が得られる。また、コンプトン散乱由来の偏光は散乱面の法線に垂直な偏光となる。偏光角から散乱体の形状

や見込み角を制限できるために、ブラックホール連星の降着円盤の幾何学的構造を制限することが期待される。
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2.3 X線偏光観測の物理プロセス

2.3.1 ブラッグ反射

ブラッグ反射とは、結晶による散乱において光路差が波長の整数倍の時に光が強められる現象である。結晶

面の間隔 d、光子の結晶への入射角θ、光子の波長λ、整数 nを用いて

2d sinθ = nλ (2.29)

の際に光が強められる。このブラッグ反射を用いた偏光計が OSO-8衛星に搭載され、かに星雲からの X線偏

光を検出した。

2.3.2 光電効果

光電効果とは、入射光子が吸収物質の原子核に束縛されている電子に衝突し、光電子を放出させて入射光子

自体は消滅する相互作用である。内殻電子を放出する確率が高く、多くの場合 K殻電子が放出される。エネル

ギー hν の光子によって発生する光電子のエネルギー Eは、電子の結合エネルギーをWとして、E = hν ー

Wで表される。光電効果の反応断面積は、σT をトムソン散乱の反応断面積とし、Zを原子番号、me を電子の

質量、cを光速、mec
2 を電子の静止質量エネルギー (0.511 MeV)とすると、

σph ≈ σT 4
√
2(

1

137
)4Z5(

mec
2

hν
)

7
2 (2.30)

で表され、原子番号が大きいほど、また入射光子のエネルギーが小さいほど光電効果が起きやすい。図 2.5の

青いグラフは鉛の光電効果を表しており、0.1 MeV より右側では K 殻電子と光電効果が起こる確率を表す。

0.1 MeVより左の鋭くなって落ち込んだ部分は K殻の反応確率から L殻への反応へ移った時を表している。
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図 2.5 鉛に対する光子の反応確率 (青い線が光電効果)[6]

光電子の速度 vとし、光速との比を β = v
c とする。また入射光子の進行方向と光電子の射出方向のなす角

をθとし、入射光子の電場ベクトルと光電子の放出方向のなす角をφとすると、散乱角度の断面積は

dσ

dΩ
∝ sin2θcos2ϕ

(1−βcosθ)4
(2.31)

という関係で表される。cos2 ϕが光電子の射出方向の方位角依存性を表し、図 2.6のハッチ模様の部分はこの

断面積を模式的に表したものであり、光電子は入射光子の電場ベクトル方向に放出されやすい。式 2.31と図

2.6から、光電子の射出方向を測ることができれば、入射 X線の偏光方向を測定できることが分かる。
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図 2.6 光電子の放出角度分布

2.3.3 コンプトン散乱

コンプトン散乱とは 2.2.2 で述べたように入射 X 線が電子と衝突することで散乱する現象である。入射 X

線の電場ベクトルに対する散乱方位角を ϕとするとその角度分布は一様ではなく、その分布 (散乱断面積の方

位角 ϕへの依存性)は

dσc

dΩ
=

1

2
r2e(

hν′

hν
)2(

hν

hν′
+

hν′

hν
− 2 sin2 θ cos2 ϕ) (2.32)

という式 (Kline-Nishinaの式)で表される [7]。この式から分かるように、散乱 X線の偏光ベクトルに対して

垂直方向に散乱が起きやすく、この性質を用いて偏光を測ることができる。

2.4 光電子追跡型偏光検出器

IXPE衛星に搭載される検出器は光電効果を利用した検出器である。ここでは主に光電子追跡型偏光検出器

について簡単に述べるとともに、偏光観測でよく使う量として最小偏光検出感度及びモジュレーションファク

ターを導入する。IXPE衛星搭載装置の詳細は 3.1.3で再び述べる。

2.4.1 検出器の仕組み

検出器中にガスを封入し、そのガスと入射 X線による光電効果を利用している。図 2.6より、光電子の射出

方向を推定することで入射 X線の偏光情報を取得できる。

図 2.7は文献 [8]に掲載されている、IXPE衛星に搭載される検出器を開発した、イタリアのグループの実験

による光電子跡のイメージ例で、54 keVの X線によるものである。検出器のガスは 2気圧で、アルゴン (90

％)、メタン (5 ％)、トリメチルアミン (5 ％)の混合となっている。光電子跡の大きさは 14 mmで右上の跡は
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最初のイオン化によって生成されたオージェ電子 (内殻電子が励起された原子から放出される、特定のエネル

ギーを持った電子)によるものである。図の中央付近が X線の吸収位置 (光電子の射出位置)であり、概ね下方

向に光電子が射出され、最後に電子が止まる際に大きなエネルギーデポジットをする (電子雲が大きく、また

濃くなる)様子が分かる。この電子雲のイメージから最初の光電子の射出方向を再構成し、偏光を測ることが

できる。

図 2.7 光電子追跡結果の例 [8]

2.4.2 モジュレーションファクター

モジュレーションファクターとは偏光検出器能力を表す量である。検出器の応答により、100％に直線偏光

した X線を入射しても理想的な異方性を測定できるわけではない。例えば光電効果では式 2.31にあるように、

真の射出方向は偏光ベクトルの方向が最大、それと垂直な方向は 0であるが、実際の検出器では射出方向を ⌈
推測 ⌋しており、垂直方向にも有限な出力が得られてしまう。
図 2.8は文献 [9]に掲載されている、⌈測定 ⌋した角度の分布で、モジュレーションカーブと呼ばれる。既知
の値としての、装置のモジュレーションファクター µ100 は、100％偏光を入射させた際の振幅が最大値となる

応答の最大強度 Nmax と、振幅が最小となる最小強度 Nmin から以下のように定義される。

µ100 =
Nmax −Nmin

Nmax +Nmin
(2.33)

天体からの偏光を観測し、得られたモジュレーションファクターを µ と定義すると、観測天体の偏光度

P.D.(％)は、

PD =
µ

µ100
× 100 (2.34)
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で求めることができる。

図 2.8 文献 [9]より転載した、光電子追跡型偏光計による 3.7 keVの X線に対するモジュレーションカー

ブ。横軸 (radian)、縦軸 (光子数)である。振幅の最大値が Nmax、最小値が Nmin である [9]

2.4.3 最小偏光検出感度 (MDP99)

最小偏光検出感度 (Minimum Detected Polarization:MDP)とは、検出器がどれだけ小さい偏光を検出可能

か表すものであり、

MDP99(％)＝ [4.29× 100

µ100
]× [

1

RSt
× RS +RB

RS
]
1
2 (2.35)

で表される [10]。t は観測時間を表し、RS は天体のカウントレートで、RB はバックグラウンドのカウント

レートである。MDP99 は統計的に、99 ％の信頼度で無偏光と区別できる最小の偏光度を表している。

2.5 過去の X線偏光観測

1970年代に打ち上げられた OSO-8衛星は、ブラッグ散乱タイプの偏光計を搭載しており、90 ％近い高い

モジュレーションファクターを持っていた一方で、2.6 keV,5.2 keVという特定のエネルギーにしか感度を持

たず、またイメージングもできなかった。結果として有意な結果が得られたのは明るくて大きな偏光度を示す

⌈かに星雲 ⌋のみであった。X線は波長が短いため、波動性よりも粒子性が顕著に現れる。そのため偏光計製

作が技術的にも困難であり、OSO-8衛星以降、10 keV以下の X線偏光の有意な観測はない。

かに星雲については、シンクロトロン放射であることを明らかにし、2.6 keVで 19.2 ％ ±1.0 ％、5.2 keV

で 19.5 ％ ±2.8 ％の偏光度を観測できた [11]。図 2.9は OSO-8衛星の外観で、図 2.10のグラファイト結晶パ

ネルで光路差の整数倍で強めあった光を観測していた。
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図 2.9 OSO-8衛星の外観 [12]

図 2.10 グラファイト結晶パネル [13]
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3 IXPE衛星

この章では、2021年に打ち上げが予定されており、X線偏光観測の強力な手段として期待される、Imaging

X-ray Polarimetry Explorer (IXPE衛星) について述べる。

3.1 IXPE衛星の概要

3.1.1 IXPE衛星とは

IXPE衛星の計画責任者は OSO-8衛星でかに星雲の偏光を観測した、NASA/MSFCのMartin Weisskopf

博士であり、50名程度のメンバーによって実施されるプロジェクトである。NASAの SMEXミッションとし

て、アメリカ、イタリア、日本の国際協力で進められている。

1993年に NASAのMSFCによりガスイメージング偏光計の原理が確立された。その後、イタリアの ASI

が最新のマイクロピクセル検出器の技術を組み合わせ、より高感度の X線偏光計を 2001年に完成させた。

NASA/MSFCで開発された X線望遠鏡 3台と、ASIで開発されたガスイメージング偏光計 3台を組み合

わせた X線偏光観測衛星として計画されたのが IXPE衛星である。その概略図 (想像図)が図 3.1であり、望

遠鏡と検出器は約 4m離れて配置される。日本からは焦点面検出器内のガス電子増幅フォイル (GEM)と X線

望遠鏡のサーマルシールドという、検出器のハードウェアが提供される。観測できるエネルギー帯は 2～8keV

で、X線の偏光情報、エネルギー、タイミング、イメージのすべての情報を得られることが最大の特徴となっ

ている。望遠鏡の視野は 12.9分角× 12.9分角であり、多くの広がった X線源に対して十分な広さを持つ。

図 3.1 IXPE衛星の概略図 [14]

3.1.2 X線望遠鏡

IXPE衛星の X線望遠鏡は 1990年代の初期にMSFCが開発、改良した、ニッケル・コバルトでできたフ

ルシェルのWolter-1 というミラーである。3 つのミラーと 1 つの予備ミラーがあり、合計 96 のミラーシェ

ルからなる。有効面積は 3～6 keV で約 250cm2[15] である。図 3.2 は、ロシア主導の Spectrum-Rentogen-

Gamma(SRG)衛星の望遠鏡である。IXPE衛星にはこれによく似た望遠鏡が搭載される。
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図 3.2 SRG衛星の望遠鏡。IXPE衛星にはこれに似たものを搭載する [16]

3.1.3 焦点面ガス検出器

IXPE 衛星に搭載される検出器は光電効果を利用した焦点面ガス検出器 (Gas Pixel Detectors:GDP) であ

る。その仕組みを図 3.3に示す。厚さ 50 µmの Beの窓から入射した X線が、He-20 ％,DME-80 ％が 1気圧

で封入された、厚さ 1 cm、面積 1. 5cm×1.5 cm の検出空間で光電吸収を起こし、光電子が放出される。図

3.4は 3.7 keVにおける 2次電離ガスの位置のイメージ図である。この放出方向の頻度分布を用いることで偏

光の解析ができる。詳しくは 4.2.1で述べる。

図 3.3 焦点面ガス検出器 (GDP)[17]
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図 3.4 3.7 keVにおける吸収点と、軌跡の始点終点を表した GDPによる電子軌跡 [18]

光電子は、図 3.5に示すように、ガス電子増幅フォイル (Gas Electron Multiplier:GEM)で増幅される。

GEMは 110 mm×90 mmの大きさで、穴径 30µmの穴が、50 µmの間隔で空いており、そこに電場を生

じさせて加速させることで衝突を繰り返す。その後読み出し部分のピクセルアノードへ到達する。ピクセルア

ノードは 50 µmの大きさの六角形で、数は 300×352個ある。それぞれが電気信号の読み出し部分に繋がって

いる [19]。また GEMで増幅された電子は数千倍にもなり、ノイズと分離しやすくなる。
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図 3.5 ガス電子増幅フォイル (GEM)の仕組み

3.1.4 IXPEOBSSIM

IXPEOBSSIMとは、IXPEチームが開発している、IXPE衛星によって観測されたデータを解析するため

の専用のシミュレーションソフトウェアである。Python3.7 が動作させるために必要であり、その他のライ

ブラリも用意するため、anaconda3というオープンソースを事前にインストールすることが推奨されている。

図 3.6 は IXPEOBSSIM の内部構造で、左側の ⌈Source model⌋ で観測する天体のデータを設定する。また
⌈Response function⌋では実際に観測した場合の、予想される検出器応答が設定されており、それを加味して
⌈xpobssim⌋ でシミュレーションをする。結果が ⌈Photo list⌋ に反映され、天文学で標準となっている FITS

というファイル形式で保存される。これは HeaSoftという X線天文学の標準的な解析フレームワークで中身

を確認できる。

図 3.6 IXPEOBSSIMの内部構造の概要 [20]

3.2 IXPE衛星によるターゲット

1～5の天体を IXPE衛星での代表的な観測ターゲットとしている。
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1. かに星雲・かにパルサー

1054年に爆発した超新星で作られたパルサーが ⌈かにパルサー ⌋、それにより作られたパルサー風星雲
が ⌈かに星雲 ⌋である。近年では硬 X線、ガンマ線領域での偏光が検出されているが、パルサー風雲を

空間分解した偏光観測は行われておらず、パルサーの位相ごとの偏光観測も複数のミッションで相容れ

ない結果が報告されている。IXPE衛星の望遠鏡の位置分解能は星雲よりも十分小さく、場所ごとで区

切った偏光観測から磁場の向きや、整列度が解析でき、パルサー星雲での粒子加速のメカニズムを解明

できると期待される。

また星雲成分をイメージ上で除去してパルサーに対する偏光度を高めることができる。パルサーは位相

ごとに偏光度が大きく変動すると考えられ、X線パルスの放射機構の特定に期待される。

2. 超新星残骸 (SNR)

超新星爆発の爆風で衝撃波が生じ、周りのガスを加熱する。こうしてできた高温のガス球が超新星爆発

残骸である。また衝撃波は粒子の加速も行う。若い年齢のシェル型 SNR のシンクロトロン放射から、

磁場の向きと整列度を空間分解して観測することで銀河宇宙線の粒子加速のプロセスの定量化が期待さ

れる。

3. 活動銀河核 (AGN)ジェット

銀河の中心には超巨大ブラックホールがあり、強力な電磁波を放出し、活動銀河核 (AGN)と呼ばれる。

AGNはしばしば物質の噴流 (ジェット)を伴う。このジェットは空間的に広がった構造を持つため、明

るいものに対しては空間分解した偏光観測が可能である。このことにより、ジェットに沿って磁場の向

きや整列度がどう変わるかを測定でき、ジェットの生成機構や宇宙線加速機構の解明が期待される。

4. ブラックホール連星

マイクロクェーサーと呼ばれるジェットを伴うブラックホール連星は明るいため、詳しい偏光観測が

可能である。AGNのジェットと同様に、ジェットの理解を進められると期待される。また、マイクロ

クェーサーの多くは中心のブラックホールが高速回転をしていると考えられる。IXPE 衛星はエネル

ギーごとの偏光度・偏光方位角の違い、ひいてはブラックホールの回転速度による偏光度・偏光方位角

の違いを測るのに十分な感度を有する。従って、相対論効果を実証し、またブラックホールの回転を測

ることが可能であると考えられる。

5. マグネター

強磁場中性子星が磁気エネルギーを開放して輝くと考えられるマグネターにおいて、電子の運動方向が

強く制限される強磁場中では、偏光方向が磁場に対して平行か垂直かで散乱断面積が大きく異なる。ま

た量子電磁力学効果の有無で偏光度は大きく異なる。IXPE衛星での観測からその事実を立証し、マグ

ネターが超強磁場中性子星であるという ⌈マグネター仮説 ⌋の検証が可能となると期待される。
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図 3.7に IXPEによる観測ターゲットリスト (予定)の一覧を示す。F2−8 は 2～8 keVでのフラックスであ

り、MDP99 は最小偏光検出感度で、∆tは想定する観測時間である。上で述べた様々なカテゴリーの天体が

観測対象になっていることが分かる。

図 3.7 IXXPE衛星によるターゲットリスト [21]
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4 単色点状 X線源のシミュレーション

まず、シミュレータの使い方や検出器応答を理解するため、単色で点状 X 線源のシミュレーションを行っ

た。予め位置やエネルギーが決まっており、またフラックス [counts/sec/cm2]の計算が簡単になるため有効

面積の導出が簡潔になるなどの利点がある。

4.1 シミュレーターの応答確認

シミュレーターを動かすために、1,1.5,2,2.5,3,3.5,4,5,6,7,8,9,10 keV のエネルギーの平行 X 線を入射させ

た。IXPEOBSSIMには単色ビームを打つ機能は実装されていないが、任意のスペクトルをテキストファイル

で指定することができるので、その機能を用いて擬似的に単色 X線を入射させた。

4.1.1 シミュレーション方法

3.1.4で述べた IXPEOBSSIMを用いる。図 4.1の toy-point-sourceというコンフィグレーションファイル

で天体の位置 (ra0.dec0)や望遠鏡を向ける向き (ra1,dec1)、また偏光度 (pol-deg)と偏光方位角 (pol-ang)、ス

ペクトルのファイル、空間分布などを設定できる。下から 2行目 (“src=”で始まる行)が実際に X線源を作成

する箇所であり、ここではすでに設定した座標、スペクトル、偏光情報を持った点源を作ってシミュレーショ

ンしている。またこの時、エネルギーとフラックスを設定したテキストファイルを読み込んで動作させる必要

があり、そのファイルは図 4.2 のような ascii ファイルである。この ascii ファイルには 2 カラムあり、左側

がエネルギー [keV]で、右側がそれに対応するフラックス [counts/sec/cm2/keV]となっている。その後 1000

秒間、観測シミュレーションをする。シミュレーターを動かす時は次のコマンドを用いる。

xpobssim –configfile [ファイル名.py] –duration [観測時間 (s)]

これにより得られるデータは fits形式のファイルで保存され、HeaSoft群の fvで図 4.3のように確認できる。

表 1は各物理量の意味について記した表で、応答確認をする際は、主に TRG-ID、ENERGY、RA(DEC)の

値を awkコマンドを用いて切り取り、ROOTに読み込ませる事を行った。
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図 4.1 3 keVにおけるコンフィグレーションファイル (ファイル名は toy-point-source)。ra0、dec0で天

体の赤経・赤緯を表し、ra1、dec1で望遠鏡の赤経・赤緯を表している
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図 4.2 3 keVの単色 X線を作る asciiファイル。左のカラムがエネルギー、右のカラムがエネルギーあた

りのフラックス

図 4.3 fvで確認した 3 keVの光子の情報
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表 1 シミュレーション出力の主なカラムとその意味

TRG-ID 観測できた光子の順番

TIME 観測時間

PHA,PI チャンネル,エネルギーに比例したチャンネル

ENERGY エネルギー

DETX,Y 検出器の座標

RA,DEC 天体の赤経,赤緯

X,Y 天体の座標

DETPHI,PHI 検出器,天体の座標上のにおける電子の放出方向

PHE-U,Q 偏光情報

4.1.2 エネルギー分解能

図 4.3 で示された出力 (FITS ファイル) の内容をテキストファイルにダンプし、さらに TRG-ID と

ENERGY を切り取った図 4.4 のようなデータファイルを作成する。このファイルを ROOT で読み込むこ

とでヒストグラムを作成し、またフィッティングを行う。図 4.5～図 4.8 はフィッティング結果の例である。

フィットは正規分布 (ガウシアン)をモデル関数とし、その具体的な表式は p0 × exp(−0.5(x−p1

p2
)2)である。こ

の 3つのパラメータのうち p1 が中央値で p2 が標準偏差 σ を表しているので、この値を∆E = 2.35σ
E × 100へ

代入してエネルギー分解能を半値幅で％表示で求めた。Eは入射 X線のエネルギーである。
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図 4.4 3 keVのシミュレーション出力より作成した、エネルギー分解能を調べるためのデータファイル。

左のカラムがイベント番号で右のカラムがエネルギー (keV)である

Details
Entries  57681
Mean    2.001

RMS    0.2271
 / ndf 2χ  45.78 / 47

p0        20.7±  4055 
p1        0.001± 2.001 
p2        0.001± 0.227 
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Entries  57681
Mean    2.001

RMS    0.2271
 / ndf 2χ  45.78 / 47

p0        20.7±  4055 
p1        0.001± 2.001 
p2        0.001± 0.227 

2keV ENERGY

図 4.5 2 keVのフィッティング。フィットパラメータも示す
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Details
Entries  45797
Mean    3.001

RMS    0.2794
 / ndf 2χ  50.55 / 47

p0        15.0±  2617 
p1        0.001± 3.001 
p2        0.0009±0.2793 − 
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Details
Entries  45797
Mean    3.001

RMS    0.2794
 / ndf 2χ  50.55 / 47

p0        15.0±  2617 
p1        0.001± 3.001 
p2        0.0009±0.2793 − 

3keV ENERGY

図 4.6 3 keVのフィッティング。フィットパラメータも示す

Details
Entries  1506
Mean    7.979

RMS     0.486
 / ndf 2χ  86.07 / 97

p0        1.56± 49.44 
p1        0.013± 7.979 
p2        0.0089± 0.4861 
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Details
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RMS     0.486
 / ndf 2χ  86.07 / 97

p0        1.56± 49.44 
p1        0.013± 7.979 
p2        0.0089± 0.4861 

8keV ENERGY

図 4.7 8 keVのフィッティング。フィットパラメータも示す
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Details
Entries  194
Mean     1.17

RMS    0.1213
 / ndf 2χ  28.88 / 7

p0        8.23± 93.57 
p1        0.009± 1.179 
p2        0.0063± 0.1241 
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Details
Entries  194
Mean     1.17

RMS    0.1213
 / ndf 2χ  28.88 / 7

p0        8.23± 93.57 
p1        0.009± 1.179 
p2        0.0063± 0.1241 

1keV ENERGY

図 4.8 1 keVのフィッティング。フィットパラメータも示す

エネルギー分解能は検出器の感度が 2～8 keVであることと、図 4.8の 1例のように 2 keV未満は正規分布

関数でフィットできなかったことから、1、1.5、9、10 keVの 3つを除いてプロットしたところ、図 4.9のよ

うに指数関数的に減少しているグラフができた。
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図 4.9 エネルギー分解能
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両対数グラフでプロットすると図 4.10 のように直線を引くことができ、傾きは-0.5125 であった。すなわ

ち、シミュレーターのエネルギー分解能は光電子数のポアソンゆらぎで決まっているとわかった。

図 4.10 両対数グラフでのエネルギー分解能

また文献 [22]では 2keVでのエネルギー分解能は 27％で、シミュレーション結果をフィットして得られた

値は 26.8％であったことから、文献値通りに応答がシミュレーターに組み込まれ、それを正しく動作させられ

たことが確認できた。

4.1.3 有効面積・透過確率・反応確率

有効面積は、シミュレートした X線のフラックスから計算する。まず、図 4.2の asciiファイルから分かる

ように、2.9～3.1keVの幅 0.2keVの間でエネルギーあたりのフラックスの最大値 (三角形の頂点)が 20になっ

ている。そのことから三角形の面積を計算すると 0.2× 20× 1
2 = 2[counts/sec/cm2]となる。従って、

A[cm2] =
counts

2× 1000[sec]
(4.1)

で有効面積を求めることができる。こうして得られた有効面積をプロットしたのが図 4.11であり、1.5 keVか

ら 8 keVの有効面積を両対数グラフで示してある。文献 [15]によると、IXPEの X線望遠鏡自体の有効面積

は 3～6 keVで 250cm2 程度であり、得られた結果は 10倍以上小さい。また有効面積は 2.5 keVが頂点にな

るような形になっている。これは 2.5 keV付近を境に左側では低エネルギーになるほど Be窓の吸収の割合が

増加し、右側では高エネルギーになるほど Heと DMEの混合ガスを透過する割合が増加しているためである

と考えられる。
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図 4.11 有効面積-両対数グラフ

そこで Be 窓の透過確率、ガス検出器の透過率を計算し、図 4.11 と比較することにした。透過確率 Pt

は、アボガドロ数 NA = 6.02 × 1023、原子量 W=9.02、密度 ρ = 1.85[g/cm3]、反応断面積 σ(2keV で

1.11× 10−21[cm2][23])、Be窓の幅 d = 5.00× 10−3[cm]から、

Pt = exp(−NA

W
ρσd) (4.2)

より計算できる。エネルギーごとの反応断面積 σ を NIST より取得し、その値を式 4.2 に代入して計算する

と、図 4.12のような、エネルギーが高くなるに従って透過確率が 1に近づき、また低エネルギー側では 2 keV

程度で急激に窓の吸収が効いてくるようなグラフが得られる。

最後に He-DME 混合ガスの吸収確率を求めた。吸収確率 Pa は、0(℃) では、ジメチルエーテルの原子量

WDME = 46.07、反応断面積 σDME[cm
2][23]、密度 ρDME = 2.11[g/cm3]、ヘリウムの原子量WHe = 4、反

応断面積 σHe[cm
2][23]、密度 ρHe = 0.125[g/cm3]、検出器の幅 d=1cmを用いて、

Pa = 1− exp(− NA

WDME
σDMEρDME(0.8d)−

NA

WHe
σHeρHe(0.2d)) (4.3)

で表せる。透過確率の時と同じようにエネルギーごとの反応断面積の値を代入して計算すると、図 4.13のよ

うな 2 keV程度から下がり始め、エネルギーが高くなるに従って急に吸収確率が小さくなっていくようなグラ

フが得られた。
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図 4.12 Be窓の透過確率-両対数グラフ
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図 4.13 He(20％)と DME(80％)の混合ガスにおける吸収確率-両対数グラフ

図 4.14 は IXPEOBSSIM をインストールした時に作成されるマニュアルにある Be 窓の透過確率と He-

DME混合ガスの吸収確率を示した図である。青い線のグラフが混合ガスの吸収確率で、橙の線のグラフが窓
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の透過確率である。2keVでどちらの確率も 0.47～0.49であり、図 4.12と図 4.13を、図 4.14と比較してみて

も近い値になっていることが分かる。従って検出器システム全体の有効面積が図 4.11のような値を示す理由

が定量的に理解できた。

図 4.14 Be窓の透過確率 (橙)とガスの吸収確率 (青)[24]

また、望遠鏡が 3 台あるが、今回のシミュレーションデータの解析では 1 つの望遠鏡を対象としているこ

と、上で述べた窓の透過確率とガスの吸収確率、さらにイベントの選別効率が 80％ [25]と仮定されているこ

とを考慮すると、3 keVにおける鏡自体の有効面積は

Aeff =
21

Pt × Pa × 0.8
=

21

0.81× 0.21× 0.8
∼= 154　 (cm2) (4.4)

となる。文献値 (250cm2)よりも値が小さくなっているが、これは、ガスの吸収確率が文献 [24]に比べて大き

くなっていることが原因であると考えられる。

4.1.4 空間分解能

続いて角度応答を検証するために、天体の座標を (赤経,赤緯)=(0,0)、望遠鏡を向ける向き (赤経,赤緯)=(0,0)

で設定し、さらに天体の赤経を-0.09度 (-5.4分角)から +0.09度 (+5.4分角)まで 0.03度 (1.8分角)刻みで変

えて 1000秒で観測シミュレーションを行った。赤緯も同様に-0.09度 (-5.4分角)から +0.09度 (+5.4分角)

まで変えた。図 4.15は赤経を +0.09°にした時の 2 keVの単色点源の像である。像の形が赤経方向へ引き伸

ばされているのが分かる。これは X線望遠鏡の応答のためである。
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図 4.15 赤経方向へ +0.09°にした、2keVの点源の像

このシミュレーションデータを用いて、縦軸をカウント数、横軸を赤経としたヒストグラムを 4.1.2と同様

にフィットした結果を図 4.16に示す。正規分布関数では全くフィットできないことが分かる。また、図 4.17

は裾の部分とピークの部分を組み合わせた 2つの正規分布関数でフィットした結果である。x軸を対数表示に

してある。この図より、2つのガウシアンを用いてもフィットしきれないことが分かる。
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図 4.16 2 keV の正規分布関数。ピークの高さが足

りていないことが分かる
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図 4.17 裾とピークを組み合わせた正規分布関数。

片対数表示にしてある

このようにイメージの広がり方が正規分布でない時に、位置分解能を評価する量としてよく用いられるの

が Half Power Diameter (HPD)である。これは天球座標空間でのソースの位置を中心に円を描き、全イベン

トの半分を含むような円の直径のことである。今は (RA,DEC)=(0,0) を中心にシミュレーションしており、

RAの座標の 1°は実際の角度 1°とほぼ等しいので半径 R =
√

(RA)2 + (DEC)2 と計算できる。図 4.18は

2 keVの場合での横軸が半径 R、縦軸がカウント数のヒストグラムである。これをさらに積分表示にしたもの

が図 4.19で、1ビンの幅は 10秒角で、縦軸はカウント数、横軸は arcsec(秒角)である。カウント数の最大値

が 57681 であり、HPD はその値が半分となる時を考えるため、図 4.19 から 13 秒角 ×2∼=26 秒角と求まる。
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文献値では HPD≦25秒角であり [26]、概ね近い値が装置の応答として入っていることがわかった。
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図 4.18 視野中心での 2 keVの入射角に対する角度応答。横軸は半径 R(=
√

(RA)2 + (DEC)2)で縦軸はイベント数
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図 4.19 Half Power Diameterを得るため、図 4.18を積分表示にしたもの
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4.2 点状 X線源の偏光解析

これまでで、シミュレーターの走らせ方、および実装されている装置の応答が概ね理解できた。次に実際に

空間的に広がった天体のシミュレーションを行う準備として、今まで取り扱ってきた点状 X 線の偏光シミュ

レーションをし、解析をする。これを通して偏光解析手法を学ぶことを目的としている。

4.2.1 解析の手法

コンフィグレーションファイル (図 4.1) において pol-deg と pol-ang が偏光情報で、それぞれ偏光度 (0～

100 ％) と偏光方位角 (0～360 度) を表している。偏光に対する応答を示すモジュレーションカーブがこれら

のパラメータにどう依存するかを見るために、次の 1～3 の 3 種類のシミュレーションによって pol-deg と

pol-angの各々を変更させた。ヒストグラムをフィットした式は p0[1 + p1 cos 2(θ − p2)]である。p0 はイベン

ト数に比例する係数のことで、p1 は (偏光度)×µ100 を表し、p2 は位相を表す。

1. 　エネルギーへの依存

偏光度 (pol-deg)100％、偏光方位角 (pol-ang)0度として、2～8 keVで 1000秒間観測シミュレーショ

ンをした。その後、シミュレーション出力 (図 4.3)中の DETPHI(検出器中における電子の放出方向の

推定値)でヒストグラムを作りフィッティングを行った。そこから各エネルギーでのモジュレーション

ファクターを求めた。

2. 　偏光方位角 (Polarization Angle)への依存

2、8 keVで pol-angを 0,45,90,135,180度と変更させ、100％偏光ビームのシミュレーションを行い、

ヒストグラムへフィッティングを行った。その後どのように偏光方位角に依存するかを確認した。

3. 　偏光度 (Polarization Degree)への依存

エネルギーは 2,8 keV、偏光度は 0,2,20,50,100 ％のシミュレーションを行い、ヒストグラムへフィッ

ティングを行った。さらに、低偏光度での挙動を確認するために 2％に加えて 1,3,4,5,10％でのシミュ

レーション、また、偏光度 0％で角度を 0,30,45,60,90度と変えたシミュレーションも行った。

4.2.2 結果

モジュレーションファクター µ100 のエネルギーへの依存性は図 4.20のように得られた。エネルギーが大き

くなるに連れ µ100 も大きくなり、これは光電子のエネルギーが大きくなり、その射出方向が決まりやすくな

るためと理解できる。また図 4.21は文献 [27]から引用した各エネルギーでのモジュレーションファクターで

ある。同じエネルギーでほぼ同じモジュレーションファクターの値が得られており、エネルギー依存性を定性

的・定量的に理解できた。
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図 4.20 シミュレーションで得られたモジュレー

ションファクター µ100

図 4.21 IXPE で期待されるモジュレーションファ

クター µ100[27]

偏光方位角への依存性は、図 4.22と図 4.23に示す。これから分かるように、位相のズレから偏光方位角を

推測することができる。
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図 4.22 2 keVの偏光度 100％、偏光方位角 45°の

ヒストグラムへのフィッティング結果
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図 4.23 2 keVの偏光度 100％、偏光方位角 90°の

ヒストグラムへのフィッティング結果

また図 4.24は、緑:0°黒:45°青:90°赤:135°黄:180°のヒストグラムへのフィッティング結果である。見

やすいようにヒストグラムを除いている。
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図 4.24 2keV で偏光方位角を変えた時のヒストグラムへのフィッティング結果。見やすいようにヒスト

グラムを除いている

以上の図 4.22～図 4.24から、モジュレーションカーブは偏光方位角が、0度と 180度は一致し、90度は反

転している。また 45度と 135度はモジュレーションカーブの位相も π
4、

3
4π づつずれていることが分かる。

最後に偏光度への依存性であるが、図 4.25～図 4.28はそれぞれ 2,8 keVの偏光方位角 0度、偏光度 20％

と 2％の点状 X線源のヒストグラムへのフィッティング結果である。偏光度が小さいと、統計誤差を小さくす

るためにイベント数を多くする必要があり、どちらも 100000秒で観測シミュレーションを行った。表 2は式

2.33および式 2.34で求められたモジュレーションファクターおよび偏光度である。誤差の範囲で入射 X線の

偏光度が再現できているところもあるが、低偏光度では 1～1.5％程設定した偏光度から離れてしまう。また図

4.29と図 4.30は y=xで出力されるはずの偏光度から、計算値がどれだけ離れてしまうかを表したグラフであ

る。やはり低偏光度のほうがズレが大きいことが分かる。
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図 4.25 偏光度 20 ％の 2 keV の点源で 100000 秒

シミュレーション結果
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図 4.26 偏光度 20 ％の 8 keV の点源で 100000 秒

シミュレーション結果
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図 4.27 偏光度 2 ％の 2 keV の点源で 100000 秒シ

ミュレーション結果
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図 4.28 偏光度 2 ％の 8 keV の点源で 100000 秒シ

ミュレーション結果
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表 2 2,8 keVで 100000秒シミュレーションした際の偏光度

エネルギー (keV) 設定した偏光度 モジュレーションファクター µ (×10−2) 計算から求められた偏光度 (％)

2 1 0.31±0.06 1.92± 0.39

2 2 0.47±0.06 2.97± 0.39

2 3 0.61±0.06 3.86± 0.39

2 4 0.77±0.06 4.87± 0.39

2 5 0.92±0.06 5.82± 0.39

2 10 1.71±0.06 10.82± 0.39

2 20 3.28±0.06 20.75± 0.39

2 50 7.98±0.06 50.47± 0.39

8 1 1.60±0.38 2.45± 0.58

8 2 2.23±0.38 3.42± 0.58

8 3 2.87±0.38 4.40± 0.58

8 4 3.52±0.38 5.40± 0.58

8 5 4.16±0.38 6.38± 0.58

8 10 7.36±0.38 11.29± 0.58

8 20 13.74±0.38 21.08± 0.58

8 50 33.02±0.36 50.66± 0.55
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図 4.29 2 keV の設定した偏光度と計算した偏光度

の関係 (y=xからどれだけ離れているかの確認)
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図 4.30 8 keV の設定した偏光度と計算した偏光度

の関係 (y=xからどれだけ離れているかの確認)

偏光度が 0％での挙動を確認するために偏光度 0％で角度を 0,30,45,60,90度と変え、ヒストグラムへフィッ

ティングを行った。図 4.31,4.32は偏光方位角が 30度の時のモジュレーションである。
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図 4.31 2 keVで偏光度 0％、方位角 30度に設定し

たモジュレーション。ビン幅 20
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図 4.32 8 keVで偏光度 0％、方位角 30度に設定し

たモジュレーション。ビン幅 20

表 3,4は方位角を変えていった時の、計算で求められた偏光度と、その時の位相 (p2)である。

表 3 2 keV で偏光度 0 ％, 方位角を 0,30,45,60,90

と変えた時

pol-ang 計算による偏光度 (％) 方位角 (degree)

0 0.84±0.37 10.89±12.61

30 1.00±0.37 41.83±11.46

45 1.04±0.37 56.72±10.89

60 0.86±0.37 70.47±11.46

90 0.84±0.37 106.57±12.03

表 4 8 keV で偏光度 0 ％, 方位角を 0,30,45,60,90

と変えた時

pol-ang 計算による偏光度 (％) 方位角 (degree)

0 1.22±0.56 4.70±12.61

30 1.50±0.56 38.39±10.89

45 1.18±0.56 53.86±13.75

60 1.27±0.56 66.46±12.61

90 1.24±0.56 94.54±12.61

表 3、4から分かるように 2,8 keVともにある一定値分だけ 0％よりも大きくなっていることが分かる。こ

こでシミュレーション結果が、期待される装置の応答となっているかどうかを定量的に考える。

2 kev の MDP は全イベント数を Ntot として、 429
µ100

√
Ntot

≈ 429
0.158

√
1.153×107

≃ 0.80(％) となる。これ

は 0 ％偏光を入射した時、0.80/3.03 = 0.26 ％ の統計誤差 σ をもって Q,U 平面に (0,0) を中心とし

て分布することを意味する [28]。つまり、Q,U 平面上における、分布確率 f(Q,U) は f(Q,U)dQdU ∝
exp(− 1

2σ2 (Q
2+U2))dQdU(ただし σ = 0.0026)ということである。この時、得られる偏光度の最頻値は、Q,U

平面上の円の半径 r(偏光度のこと) と角度 θ に (Q,U) → (r =
√

Q2 + U2, θ = arctan U
Q という単位変換を

し、半径 r ∼ r+ drに分布する確率が最大になるという条件から求められる。すると、F (r) = 2πrexp(− r2

2σ2 )

が最大になることから、F ′(r) = 2π(1− r2

σ2 exp(− r2

2σ2 )) = 0、すなわち、r = σ となる。また θ(偏光方位角の

2倍)はシミュレーション毎にバラバラになると予想される。従って偏光度は 0.26％程度、方位角はランダム

になると予想される。一方、表 3、4より、得られた偏光度はMDP程度であり、また得られた偏光方位角は
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入射偏光方位角に近い。すなわち予想される装置の応答と異なっている。このことは今後引き続き精査する。
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5 まとめと今後の展望

5.1 応答確認のまとめ

シミュレーターのインストール後に行った応答確認の前半部分である、エネルギー分解能、有効面積、また

それに関しての Be窓の透過確率・ガス検出器中の吸収確率の計算、角度分解能 (HPD)の値は文献値と比較

してみても、ふさわしい値が装置に組み込まれていることが確認できた。

後半部分である点状 X 線源の偏光解析では、IXPE 衛星の有効感度である 2～8keV のモジュレーション

ファクターを計算し、こちらも文献値と比較して近い値が装置に組み込まれていることが確認できた。またそ

の結果から解析に用いたフィッティングの式に間違いがないことも確認できた。一方、シミュレーション条件

で指定した偏光度とモジュレーションカーブの解析で得られた偏光度に僅かではあるが系統的なズレが見ら

れ、装置の応答からの予想とも異なっており、引き続き調査を行う。

5.2 ストークスパラメータを用いた解析

これまでは光電子の射出方向の頻度分布 (モジュレーションカーブ)を、p0[1 + p1 cos 2(θ + p2)]という、偏

光度、偏光方位角をパラメータとした関数でフィットしているが、この方法が有効なのは統計が十分な場合で

ある。他にフィッティングの式として、2 章で述べたストークスパラメータを用いた方法が提案されており、

偏光度が小さい場合に適用してみたい。

5.3 実天体を想定したシミュレーション

装置の応答確認と点状 X 線源の偏光解析が成功したら、次のステップは広がった実天体を想定したシミュ

レーションデータの解析手法の研究である。そこで、かに星雲を想定したシミュレーションを行い、正しい偏

光度・偏光方位角を推測する手法の研究を行いたい。

5.3.1 かに星雲

図 5.1はチャンドラ衛星による、X線で見たかに星雲である。かに星雲は 1054年に起きた超新星爆発で作

られたパルサー風星雲であり、中心に周期 33ms で回転する中性子星を持つ。視野は可視で 6’×4’、X 線で

3’×3’である。しかし、HPD≈25秒角であることから角度分解能は十分に小さくはなく、イメージがなまって

(異なる領域の信号が混ざって)しまう。
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図 5.1 X線で見たかに星雲 [29]

図 5.2は、かに星雲を IXPEOBSSIMで観測シミュレーションをし、fvで見た結果である。図 5.1とクレベ

ルとぼやけてしまっているのが分かる。図 5.3は可視光で見た場合のかに星雲の偏光マップである。実線方向

が偏光方向を表す。X線でもこのように空間分解した偏光情報を得るのが目標となっている。

図 5.2 かに星雲を fvで見た図 図 5.3 可視光で見た場合の偏光マップ [31]
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5.3.2 その他高エネルギー天体

IXPEOBSSIMにはかに星雲の他にも超新星残骸カシオペア Aを想定したシミュレーションデータもある

ため、かに星雲のシミュレーション後に取り組むべき対象の一つである。また、自分でファイルを作り、内部

の情報を変更するなどして装置の応答をより深く知ることも課題であると考えている。
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