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概 要

超新星残骸 (SNR) はその構造から、主に shell-like、Crab-like (Plerionic)、composite、

mixed-morphology (MM)に分類される。中でもMM-SNRは、電波では shell構造を示す

が、その内部から中心集中した熱的 X線を放出するという興味深い構造を持つ。多くの

MM-SNRでは、分子雲との相互作用が指摘され、さらには GeV、TeVγ線と相関すると

いった特徴がある。しかしながら、MM-SNRの起源、メカニズムについてはっきりとは

わかっていない。そこで我々は、MM-SNRの可能性が指摘されている SNR G359.1−0.5

について観測研究を行った。

SNR G 359.1−0.5は電波 shellを持ち、その内部から熱的な X線が検出されている。ま

た、電波 shellの周りを分子雲が取り囲んでいるなど、多くのMM-SNRと同様の特徴を

示す。しかしながら、X線天文衛星 ASCAで得られたスペクトルは、Siの輝線中心値は

He-likeに電離した Siからの Kα輝線に近く、Sの輝線中心値は H-likeにまで電離した S

の Lyα輝線に近いことがわかった。これは Siと Sは親星の同階層で生成されるにも関わ

らず、Sが Siよりも電離されているということを示唆する驚くべき結果であった。

我々は、より詳細な X線観測のため、X線天文衛星 Suzakuに搭載された X線CCDカ

メラ XISによる観測を行った。XISは高いエネルギー分解能、安定かつ低いバックグラン

ドという特徴を持ち、SNRのような広がった天体に対し高い感度を持つ。

SuzakuによるX線スペクトルから、Sや Siからの輝線の他、2.5–3.0 keVと 3.1–3.6 keV

に従来の電離平衡または未電離なプラズマモデルでは説明できない奇妙な構造を発見し

た。エネルギーや形から、H-likeのイオンが自由電子を再結合する際に放出する連続 X線

(RRC) であることがわかった。この結果は、SNR G 359.1−0.5が電離過程より再結合過

程が優勢な過電離プラズマであることを示している。事実、電子温度は 0.29 keVである

一方、電離温度は 0.77 keVと有意に高かった。従来の SNR進化理論では、過電離プラズ

マは生じず、未知の進化過程やメカニズムの存在を示唆している。

このような過電離プラズマは、ともにMM-SNRである IC 443、W49Bでも最近になっ

て発見されている。過電離プラズマは、MM-SNRに特徴的なのかもしれない。本修士論

文では、詳細な解析結果を報告し、過電離プラズマの起源について考察する。
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第1章 超新星残骸

1.1 超新星爆発

超新星爆発は、星の最後に起こる壮大な爆発現象である。超新星爆発の典型的な運動エ

ネルギーは 1051 ergにも達する。超新星爆発は、可視光スペクトルにより水素の吸収線が

見られないものを I型、見られるものを II型と分類する。I型はさらに、シリコンやヘリ

ウムの吸収線の有無により Ia型、Ib型、Ic型に分けられる。Ia型超新星爆発は、白色矮

星の炭素と酸素からなる中心核で炭素の核融合反応が暴走することにより起こる。この暴

走的な核融合反応は、連星系をなす白色矮星に相手の恒星から質量が降着しチャンドラセ

カール限界質量 (∼1.4 M⊙) に達したとき、電子の縮退圧が自らの重力を支えきれないた

めに起こる。一方、II型超新星爆発は重い星 (≥ 10M⊙) の重力崩壊により爆発する。Ib

型、Ic型超新星爆発は水素の吸収線は見られないが、II型同様に重い星の重力崩壊によっ

て爆発する。Ib型では水素の外層をほとんどなくした星、Ic型では水素、ヘリウムの外層

をほとんどなくした星による爆発だと考えられている。

1.2 超新星残骸の形態分類

超新星爆発によってつくり出された残骸を超新星残骸 (SNR) と呼ぶ。SNRはその構

造から、shell-like、Crab-like (Plerionic)、composite、mixed-morphologyに分類される。

274個の銀河系内 SNRのそれぞれ 65%、4%、10%、10%を占めている (Green 2009)。そ

れぞれのカテゴリーについてまとめる。

1.2.1 shell-like

shell-like SNRは電波、X線ともにシェル状で明るい。典型的な shell-like SNRである

Tychoを図 1.1に示す。さらに shell-like SNRは、X線放射が熱的、非熱的であるかによっ

て 2つのカテゴリーに分類できる。熱的なX線放射の起源は、超新星爆発に伴う衝撃波によ

り星間物質や親星からの噴出物が加熱されできたプラズマである。このタイプに典型的な

超新星残骸は、Cassiopeia A (G 111.7−2.1)、Tycho (G 120.1+1.4)、Kepler (G 4.5+6.8)

などである。非熱的な X線放射の起源は、衝撃波加速により TeVのオーダーにまで加速

された相対論的電子からのシンクロトロン放射である。このタイプに典型的な超新星残骸

は、SN1006、RXJ1713.7−3946などである。一方、電波放射は X線放射の起源によらず

GeVのオーダーに加速された相対論的電子からのシンクロトロン放射である。
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図 1.1: 典型的な shell-like SNR Tychoのイメージ (Kawasaki Ph.D. thesis 2002)。グレー

スケールは X線天文衛星 Chandraによる 0.3–10.0 KeV、等高線は電波 1.375 GHzによ

る観測を示す。南側の領域で、X線イメージが欠けているのは、Chandraの視野によるも

のである。
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1.2.2 Crab-like (Plerionic)

Crab-like SNRは、電波、X線ともに中心集中した構造を持つ。典型的な Crab-like SNR

である 3C 58を図 1.2に示す。電波、X線ともに非熱的な放射であり、その起源は中性子

星や付随する星雲からのシンクロトロン放射によるものである。このタイプに典型的な超

新星残骸は、カニ星雲 (Crab Nebula)、3C 58 (G130.7+3.1)、G 21.5−0.9などである。

図 1.2: 典型的な Crab-like SNR 3C 58のイメージ (Kawasaki Ph.D. thesis 2002)。グレー

スケールは Chandraによる 0.3–10.0 KeV、等高線は電波 1.42 GHzによる観測を示す。

1.2.3 composite

composite SNRは、電波、X線ともにシェル状に明るく、なおかつ中心集中した構造

を持つ。典型的な composite SNRである G 11.2−0.3を図 1.3に示す。中心集中した放射

は Crab-like SNRと同様に、中心性や付随する星雲からのシンクロトロン放射である。

またシェル状の放射は、shell-like SNRと同様に衝撃波に付随するものである。従って、

composite SNRは、shell-like SNRと Crab-like SNRの特徴を併せ持つ。このタイプに典

型的な超新星残骸は、Vela (G263.9−3.3)、CTB109 (G 109.1−1.0)、G11.2−0.3などで

ある。

1.2.4 mixed-morphology

mixed-morphology SNR (MM-SNR)は、電波でシェル状に明るいが X線は中心集中し

た構造を持つ。典型的な mixed-morphology SNRであるW44を図 1.4に示す。中心集中

したX線は、Crab-like SNRや composite SNRとは異なり熱的な放射である。このタイプ
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図 1.3: 典型的な composite SNR G 11.2−0.3のイメージ (Kawasaki Ph.D. thesis 2002)。

グレースケールは Chandraによる 0.3–10.0 KeV、等高線は電波 1.42 GHzによる観測を

示す。
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に典型的な超新星残骸は、IC 443 (G 189.1+3.0), W49B (G 43.3−0.2), W28 (G 6.6−0.2)、

W44 (G34.7−0.4)、3C 391 (G 31.9+0.0)などである。

図 1.4: 典型的なMM-SNR W44のイメージ (Kawasaki Ph.D. thesis 2002)。グレースケー

ルは X線天文衛星ASCAによる 0.7–10.0 KeV、等高線は電波 1.4 GHzによる観測を示す。

MM-SNRは電波と X線の構造からのみ分類されたが、その他にも多くの共通点が存在

することがわかった。多くのMM-SNRで分子雲と関連し、1720 MHzの OHメーザーが

発見された。W44の 12CO分子雲、W28の 1720 MHzのOHメーザーを図 1.5、図 1.6に

示す。1665 MHzや 1667 MHzの OHメーザーは星形成領域などから観測され放射によっ

て誘起される一方、1720 MHzのOHメーザーは超新星残骸に付随する分子雲などから観

測され衝撃波によって誘起される。従って、これらのMM-SNRは分子雲との相互作用が

強く示唆された。さらに、多くの天体で GeV/TeV天体が関連している。W49Bの GeV

天体を図 1.7に示す。

断熱膨張期にある SNRの Sedov自己相似解では衝撃波により掃き集められた星間物質

が加熱されることで、シェル状の熱的な X線放射をつくり出す (shell-like SNR)。一方、

熱的な X線放射が中心集中した MM-SNRの形成メカニズムについては詳しくわかって

いない。このように多くの MM-SNRでその環境に際立った共通点が存在することから、

MM-SNRの形成メカニズムにはその環境が大きく関係しているのかもしれない。
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図 1.5: W44のイメージ (Zhang et al. 2010)。グレースケールは電波 1.4 GHz、等高線は
12CO分子雲を示す。座標系の原点は α(J2000.0)=06h17m16s、δ(J2000.0)=22◦25

′

41
′′

で

ある。
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図 1.6: W28のイメージ (Claussen et al. 1997)。円で示した領域から、1720 MHzの OH

メーザー放射が発見された。グレースケールは電波 327 MHzを示す。

図 1.7: Spitzer IRAC 5.8 µmによるW49Bのイメージ (Abdo et al. 2010)。Fermi LAT

検出器による GeV天体の位置を信頼水準 95%の紫色の円で示した。緑色の等高線は、電

波 1.4 GHzを示す。
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第2章 光学的に薄い熱的プラズマ

2.1 プラズマ温度と分類

熱的プラズマ中の電子の速度分布はマクスウェル分布

f (v) dv = 4π

(

me

2πkTe

)3/2

v2 exp

[

−mev
2

2kTe

]

dv (2.1)

に従う。ここで、meは電子質量、vは電子速度、kはボルツマン定数である。このとき kTe

を電子温度と呼び、電子の運動エネルギーを反映する。一方、電離温度 kTzをイオンの電

離状態を反映するものとして定義する。具体的には、電離平衡を仮定すると、異なる電離

状態にあるイオンの存在比 fCIE (kTe)は、プラズマの温度の関数として図 2.1のようにな

る。プラズマ中のイオンの存在比 fが f = fCIE (kTe)となるときの kTeを電離温度 kTzと

して定義する。電子温度、電離温度を用いて、光学的に薄い熱的プラズマは未電離、電離

平衡、過電離プラズマに分類することができる。

未電離プラズマ (kTe > kTz)

電子温度が電離温度よりも高いプラズマである。再結合よりも電離が優勢なプラズマで

あり、電離進行プラズマとも呼ぶ。観測されている若い SNRの多くは未電離プラズマで

ある。

電離平衡プラズマ (kTe = kTz)

電子温度と電離温度が等しいプラズマである。電離と再結合が等しい確率で起こってい

るプラズマである。観測されている年齢を経た SNRの多くは電離平衡プラズマである。

過電離プラズマ (kTe < kTz)

電子温度が電離温度よりも低いプラズマである。電離よりも再結合が優勢なプラズマで

あり、再結合プラズマとも呼ぶ。通常の SNRの進化理論では実現されないプラズマであ

り、最近になるまで観測されていなかった。近年、IC 443、W49Bで初めて過電離プラズ

マが発見された (Kawasaki et al. 2002、Kawasaki et al. 2005、Yamaguchi et al. 2009、

Ozawa et al. 2009)。

プラズマ状態の概念図を図 2.2にまとめた。

9



図 2.1: 上から、Mg、Si、Sの異なる電離状態にあるイオンの存在比。それぞれ、裸のイ

オン (赤)、H-like (緑)、He-like (青)、Li-like (紫 )、Be-like (水色)、B-like (黄色)、C-like

(黒) に電離したイオンの存在比を示す。
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図 2.2: プラズマ状態の概念図。

2.2 光学的に薄い熱的プラズマからのX線放射

この章では、超新星残骸に典型的な光学的に薄い熱的プラズマからの X線放射について

まとめる。ここで議論するプラズマは、

• 密度が薄い極限 (coronal limit)で、衝突励起されたイオンは次の衝突が起こるより

も速く輝線放出により基底状態に遷移する。

• 光学的に薄く、光電離は無視できる。

• 電子はマクスウェル分布をしている。

• 外部の電場や磁場は無視できる。

ものとする。熱的プラズマからの放射は大きく連続放射と輝線放射に分けられ、以下にそ

れぞれの放射機構についてまとめる。

2.2.1 連続放射

連続放射は主に、熱的制動放射、再結合連続放射、二光子崩壊からなり、それぞれ電子

の free-free、free-bound、bound-bound遷移によるものである。温度が数 keVの電離平衡

プラズマでは、熱的制動放射が支配的になる。

熱的制動放射

制動放射は、電子がプラズマ中のイオンによるクーロン場から加速度を受けることによ

り放出される。電子がマクスウェル分布をしている時の放射強度は、

dW

dV dtdν
=

25πe6

3mec3

(

2π

3kme

)1/2

T−1/2
e Z2nenie

−hν/kTegff (2.2)

= 6.8 × 10−38Z2neniT
−1/2
e e−hν/kTegff

[

ergs s−1 cm−3 Hz−1
]

(2.3)
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で表される (Rybicki & Lightman 1979)。ここで、eは電荷、cは光速、Zは原子番号、ne

は電子密度、niはイオン密度、hはプランク定数、gff は velocity averaged Gaunt factor

を表す。gffは電子温度と周波数の関数であり、X線領域の典型的な熱的プラズマの場合、

gff =

(

3

π

kTe

hν

)1/2

(2.4)

で近似される。

式 (2.2)から、hν ≪ kTeの領域では制動放射のスペクトルは「フラット」で、hν > kTe

の領域では指数関数的に落ちていくことがわかる。従って、hν ≃ kTeの領域でスペクト

ルの形からプラズマの電子温度を測定することができる。

再結合連続放射

再結合連続放射 (radiative recombination continuum; RRC) は、自由電子がイオンの

空いている軌道に捕獲された際に放出される。放出された光子のエネルギーは自由電子の

運動エネルギーと電子の束縛エネルギーを足したものであり、自由電子の運動エネルギー

は連続的に分布しているため放出される光子のエネルギーも連続的である。また、スペク

トルは電子の束縛エネルギーに対応するエネルギーにエッジができる。RRCの概念図を

図 2.3に示す。

図 2.3: 左;RRCの概念図。右;予想される RRCのスペクトル。

RRCの放射強度は、

dW

dV dtdω
= nenZ,j+1Eσrec

n (Ee) ve

f (ve) dve

dE
(2.5)

で表される (Tucker & Gould 1969、Smith & Brickhouse 2002)。ここで、nZ,j+1は原子

番号 Z、電離状態 j + 1のイオン密度、Eは放射光のエネルギー、σrec
n (Ee)は、自由電子

のエネルギーEeでのエネルギー準位 nへの再結合の断面積、veは自由電子の速度、f (ve)

は自由電子の速度分布である。ここでは、f (ve)をマクスウェル分布 (2.1) と仮定する。

また、原子番号 Z、電離状態 j、エネルギー準位 nの束縛エネルギーを IZ,j,nとすると、
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Ee = E − IZ,j,nであり、Ee = 1
2
mev

2
e であるので、式 (2.5)は、

dW

dV dtdω
= 4nenZ,j+1

(

E − IZ,j,n

kTe

)
√

1

2πmekTe

σrec
n (E − IZ,j,n) exp

[

−E − IZ,j,n

kTe

]

E

(2.6)

となる。

電子温度 kTeが束縛エネルギー IZ,j,nよりも十分に小さい時 (kTe ≪ IZ,j,n)、IZ,j,nを

Eedgeで置き換えて式 (2.6)は、

dW

dV dtdω
∝ exp

[

−E − Eedge

kTe

]

(E ≥ Eedge)

= 0 (E < Eedge)

(2.7)

と近似される。式 (2.7)から、RRCの「幅」は電子温度を反映することがわかる。従って、

RRCのスペクトルからプラズマの電子温度を測定することができる。また、H-like イオ

ンのエネルギー準位 n (主量子数) に対する再結合の断面積は、

σn ∝ 1

n3

(

3

2

kTe

Eedge

+
1

n2

)−1

(2.8)

で近似することができる。この近似は He-like イオンに対しても十分に成り立つが、既に

基底状態に電子が 1個束縛されているため、エネルギー準位 n = 1に対する断面積 σ1は

半分にしなければならない。

本論文では、裸のイオン、H-like イオンの K殻に自由電子が再結合した際に放出される

RRCをそれぞれ H-RRC、He-RRCと呼ぶことにする。

二光子崩壊

自由電子により 1s軌道に束縛されていた電子が 2s軌道に衝突励起された際、2s起動か

ら 1s軌道に直接放射遷移することは選択則により制限されている。通常、さらなる衝突

励起により 2s軌道から上位の起動に遷移した後、基底状態 (1s) へ放射遷移することにな

る。しかしながら、密度の低い極限では 2度目の衝突が起こる確率が小さいので、2s軌道

から 1s軌道へ 2つの光子を放出することにより遷移する (図 2.4)。この際それぞれの光子

のエネルギーの和は 2s軌道と 1s軌道のエネルギー差と等しいが、それぞれの光子のエネ

ルギーは一意に定まらないため連続放射となる。

未電離プラズマ、電離平衡プラズマ、過電離プラズマからの X線スペクトルを図 2.5に

示す。電子温度は 1.0 keVで共通とし、電離温度はそれぞれ 0.5 keV、1.0 keV、1.5 keVで

ある。各元素のアバンダンスは 1 solarとした。連続放射はそれぞれ、熱的制動放射 (緑)、

再結合連続放射 (青)、二光子崩壊 (水色)にわけて示した。未電離プラズマでは熱的制動

放射が支配的であるが、電離温度があがるに従い再結合連続放射の影響が無視できなくな

るのがわかる。
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図 2.4: He-like イオンのエネルギー準位の概念図。実線は衝突励起、破線は放射遷移を示

している。wは共鳴線、x、yはインターコンビネーションライン、zは禁制線を示してい

る。(Porquet et al. 2001)

2.2.2 輝線

輝線は、異なる 2つのエネルギー準位間での bound-bound遷移に付随する単色の放射

である。水素原子の輝線エネルギーは、

E = Ry

(

1

n2
− 1

n′2

)

(2.9)

によって表される。ここで、Ryはリュードベリー定数、n、n′は異なるエネルギー準位で

ある。H-likeな重元素は、

E～Z2Ry

(

1

n2
− 1

n′2

)

(2.10)

で近似される。ここで、Zは原子番号である。H-like イオンからの輝線は、Lyα (2p→1s)、

Lyβ (3p→1s)などである。

He-like イオンの輝線メカニズムは、図 2.4に示す。He-like イオンからは共鳴線 (1s2p
1P1 → 1s2 1S0)、インターコンビネーションライン (1s2p 3P2, 1 → 1s2 1S0)、禁制線 (1s2p
3S1 → 1s2 1S0)が強く放射される。本論文では、これらの輝線を含めエネルギー順位が

n = 2 → 1の遷移を Kα輝線、n = 3 → 1の遷移を Kβ輝線と呼ぶ。

次に輝線の放射過程について述べる。まず、自由電子がイオンに衝突し束縛電子を上の

準位に励起する (衝突励起)、または内側のシェルに束縛されている電子を弾き飛ばす (衝

突電離) ことでイオンを励起する。その後、上の準位の電子が下の準位に遷移する。

電子が励起準位に再結合した際、そのエネルギーで他の電子がより上位の準位に励起さ

れる。その後、すぐさま Auger電子を放出して自動電離するか、あるいは励起された電子

の一方が下の準位に遷移する。後者の過程を二電子再結合と呼び、輝線のエネルギーはよ
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図 2.5: 光学的に薄い熱的プラズマからのスペクトルを示す。上から、未電離プラズマ (電

子温度 1.0 keV、電離温度 0.5 keV)、電離平衡プラズマ (電子温度 1.0 keV、電離温度

1.0 keV)、過電離プラズマ (電子温度 1.0 keV、電離温度 1.5 keV)である。連続放射はそ

れぞれ、熱的制動放射 (緑)、再結合連続放射 (青)、二光子崩壊 (水色)にわけて示した。

15



り上位に電子が励起されているため通常の遷移よりわずかに低いエネルギーになる。この

ような遷移による輝線をサテライトラインと呼ぶ。

自由電子が free-bound遷移により励起準位に捕獲された際、引き続き下の準位に遷移

する。このような遷移による輝線をカスケードラインと呼ぶ。カスケードラインは再結合

が優勢なプラズマでは重要になる。

2.3 プラズマ温度の測定

X線スペクトルから電子温度、電離温度を求める方法ついて述べる。

2.3.1 電子温度

電子温度は独立な 3方法により求めることができる。一つ目は、式 (2.2)から制動放射

の形によって求めることができる。次に、同じ電離状態のイオンから放射される輝線強

度比 (Lyβ/Lyαや Kβ/Kαなど) を用いる方法である。電離状態が同じイオンに対する

n = 1 → 2と n = 1 → 3の電子による衝突励起の比は、衝突する電子の速度にのみ依存す

る。密度が薄いため励起されたイオンは 2度目の衝突の前に輝線放射するので、輝線の放

射メカニズムが主に衝突励起によるものだった場合、同じ電離状態のイオンの n = 2 → 1

と n = 3 → 1の輝線強度比は n = 1 → 2と n = 1 → 3の電子による衝突励起の比を直接

反映する。従って、Lyβ/Lyαや Kβ/Kαなどの輝線強度比から電子温度を測定すること

ができる。しかしながら、極端な過電離プラズマの場合、カスケードラインの影響を無視

できなくなる。最後に、式 (2.7)から RRCの幅から電子温度を求めることができる。

2.3.2 電離温度

電離温度はその定義からイオンの存在比を反映したものである。従って、異なる電離状

態にあるイオンからの輝線強度比を用いて測定することができる。例えば、Lyα/Kαなど

を用いる。あるいは、H-RRC/He-RRCといった異なる電離状態にあるイオンからの RRC

の強度比を用いて測定する。
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第3章 超新星残骸 G359.1−0.5 概観

3.1 電波観測

G 359.1−0.5は銀河中心方向 (l, b) = (359.◦1, −0.◦5) に位置している超新星残骸である

(図 3.1)。G359.1−0.5が初めて発見されたのは、Downes et al. (1979) による 4.875 GHz

の電波観測である。その後、Reich & Fuerst (1984)が 2.695 GHzと 4.75 GHzの観測によ

り完全に円形な非熱的なシェル状の構造を検出した。さらに、spectral index1 (α = −0.37)

と直線偏光の検出から超新星残骸であることを確認した。

図 3.1: 銀河中心領域の電波 90 cm連続波イメージ (LaRosa et al. 2000)。(l, b) = (359.◦1,

−0.◦5)に見られるシェル状の構造が超新星残骸 G 359.1−0.5である。その他多数の超新星

残骸、フィラメント構造、HII領域が存在する。

12COの銀河中心サーベイ観測により、Uchida et al. (1992a)は電波シェルを取り囲むよ

うに集中する 12CO分子雲を発見した (図3.2)。分子雲の視線速度は、−60–−190 km s−1で

あった。さらに、Uchida et al. (1992b)は 1.42 GHzの観測から視線速度−75–−190 km s−1

の HIガスが電波シェルを取り囲むように分布していることを発見した。12CO分子雲や

HIガスの 100 km s−1以上にわたる速度差は、銀河中心領域の回転運動によるものだと考

えらる。従って、これらの分子雲が非熱的なシェル状の構造に付随していると考えると、

G359.1−0.5は銀河中心領域にある。

さらに、銀河中心領域にある非熱的電波フィラメント Snake (e.g. Gray et al. 1991;

Gray et al. 1995) は、HIガスからの放射がもっとも明るい領域で G359.1−0.5の電波

シェルと視線上で交わっている (図 3.3)。非熱的電波フィラメントは、高エネルギー電子

1spectral index αは、S ∝ ν
αによって与えられる。
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図 3.2: G 359.1−0.5の周りの 12CO分子雲の分布を示す。青色の点線は、図 3.1で示した

非熱的なシェル状の構造を示す。

によるシンクロトロン放射が起こっていると考えられている。また、Yusef-Zadeh et al.

(1995)は G 359.1-0.5の電波シェルに沿って 1720 MHz OHメーザーを発見した。中でも、

G359.1−0.5の電波シェルと Snakeが交わっている領域で OHメーザーが最も明るかった。

1720 MHzの OHメーザーの発見は G 359.1−0.5と分子雲との衝突を強く示唆する。さら

に Lazendic et al. (2000) は、電波シェルと Snakeが交わっている領域から、電波シェル

に沿ってショックを受けた H2分子雲を発見した。G 359.1−0.5と Snakeはただ視線上に重

なっている可能性も残しているが、このような結果は G359.1−0.5と Snakeが実際に相互

作用している可能性を示唆している。

3.2 ASCAでの観測

超新星残骸 G 359.1−0.5からの X線の検出は ROSATにより初めて行われた。その後

の詳細な X線観測は ASCAにより行われた。Bamba et al. (2000) は、ASCA GIS (Gas

Imaging Spectrometer; Ohashi et al. 1996)により電波シェルに対し中心集中した X線放

射を発見した (図 3.5)。電波観測ではシェル状の構造を示し X線観測では中心集中した構

造を示すことから、MM-SNRであると考えられているが X線観測での統計が乏しくはっ

きりとしたことはわからなかった。

ASCA GISで得られた X線スペクトルは、Siと Sからの輝線が卓越した熱的プラズマ

であった (図 3.6)。それぞれの輝線中心値は、1.86+0.03
−0.04 keV、2.61 ± 0.07 keVであった。
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図 3.3: G 359.1−0.5周辺の電波 1.4 GHzでのイメージ (Yusef-Zadeh et al. 2004)。青色

の点線は、図 3.1で示した非熱的なシェル状の構造を示す。電波フィラメント Snakeが

G359.1−0.5の電波シェルと視線上に交わっていることがわかる。
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図 3.4: 1720 MHz OHメーザーを等高線で示す。カラーイメージは 1.4 GHzのイメージ。

このイメージは銀河座標系ではなく、赤道座標系 (B1950.0) で示している。イメージの原

点は α(1950) = 17h42m15s、δ(1950) = −29◦56′である。
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図 3.5: ASCA GISによる 1.6–2.1 keVバンドでの contour map (Bamba et al. 2000)。グ

レースケールは、843 MHzの電波観測を表す (Gray 1994)。
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驚くべきことは、Siの輝線中心値は He-likeに電離した SiからのKα輝線 (1.86 keV)に近

く、Sの輝線中心値は H-likeにまで電離した Sからの Lyα輝線 (2.63 keV) に近かったこ

とである。これは Siと Sは親星の同階層で生成されるにも関わらず、Sが Siよりも電離さ

れていることを示していた。Sは Siよりも高い温度を実現しているはずであり、実際に 1

温度電離平衡プラズマモデルや 1温度未電離プラズマモデルでは X線スペクトルを説明す

ることは出来ず、0.6 keVの低温成分と 4.4 keVの高温成分からなる 2温度電離平衡モデル

が必要であった。さらに、高温成分における Sの abundanceは極めて多く (> 38 solar)、

Sが過剰に存在していることを示唆していた。2温度電離平衡プラズマモデルによるベス

トフィットモデルとパラメータをそれぞれ図 3.6、表 3.1に示す。

図 3.6: ASCA GISによるスペクトル (Bamba et al. 2000)。実線はベストフィットな 2温度

電離平衡プラズマモデルを示し、点線はそれぞれのコンポーネントを示している。1.9 keV

と 2.6 keV付近に Siからの Kα輝線と Sからの Lyα輝線が見られる。

表 3.1: 2温度電離平衡プラズマモデルでのベストフィットパラメータ。

コンポーネント kT ZSi
∗ ZS

† NH
‡

(keV) (solar) (solar) (1022 H cm−2)

低温成分 0.6+0.3
−0.2 2.5+5.9

−1.3 < 0.9 5.9+2.5
−1.8

高温成分 4.4+8.8
−2.2 not determined > 38 5.9∗

エラーは信頼水準 90％。

∗ それぞれ Siと Sのアバンダンス。

† 星間吸収。
‡ 低温成分と共通
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3.3 観測目的

超新星残骸 G 359.1−0.5は過去の観測から、MM-SNRに典型的な特徴を多数備えてい

る。しかしながら、ASCAのX線観測では確定的な証拠を得ることはできなかった。そこ

で、X線による撮像観測を行い MM-SNRであることを検証する。さらに X線スペクトル

をより精度よく観測し、特異な電離状態を解明する。そのために、我々は高いエネルギー

分解能、安定かつ低いバックグラウンドという特徴を持つ X線天文衛星 Suzaku搭載の X

線CCDカメラを用いた観測を行った。
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第4章 X線天文衛星 Suzaku

4.1 概観

Suzakuは、Hakucho、Tenma、Ginga、ASCAに続く日本の 5番目の X線天文衛星で

ある (図 4.1; Mitsuda et al. 2007)。2000年 2月に軌道投入に失敗した ASTRO-Eの 2号

機として、2005年 7月 10日に JAXAのM-Vロケット 6号機により打ち上げられた。軌

道上で順次、太陽電池パネル、伸展式光学ベンチを展開した。全長 6.5 m、幅 5.4 m、重

量 1700 kgにおよび、日本ではこれまでにない大型の科学衛星である。姿勢は、太陽電池

パネルが太陽から 30◦以内の方向を常に向くように三軸制御される。観測機器は太陽電池

パネルの軸に垂直に向けられるので、観測できる範囲は太陽から 60◦–120◦の角度範囲に

限定されることになる。

図 4.1: Suzaku概観図。左; 軌道上で、太陽電池パネルと伸展式光学ベンチを展開した後

の概観図。右; 伸展式光学ベンチを展開後の側面から見た Suzakuの内部構造。

Suzakuは、高度約 550 km、軌道傾斜角 31°、軌道周期約 96分の略円軌道に投入され

た。1日に地球を 15周するが、そのうち地上局 (鹿児島・内之浦) と通信できるのは 5回

のみである。そのため、追跡オペレーションは 1日 5回約 10分ずつ行われ、その間に観測
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データの地上転送、コマンドの送信等が行われる。Suzakuの低高度略円軌道では、ほとん

どの天体が軌道周期の約 1/3の間地没してしまう。南大西洋磁気異常帯 (South Atlantic

Anomaly; SAA、図 4.2)では放射線帯が 300–400 kmの低高度にまで下がっており、SAA

通過時には荷電粒子によるバックグラウンドが高くなるため観測できない。これらの理由

により、欧米の X線天文衛星 Chandraや XMM-Newtonの高高度楕円軌道に比べて、観

測効率は約 43%とそれほど高くない。一方で、低高度略円軌道で高エネルギー宇宙線粒子

が少ないため、バックグラウンドが低く時間的に安定しているという利点がある。

図 4.2: 南大西洋磁気異常帯 (SAA)。X線衛星 ROSATによる高度 560 kmでの荷電粒子

の分布を表す。青から赤くなるほど荷電粒子の計数率が高くなる。

Suzakuは、X線反射望遠鏡 (X-ray Telescope; XRT、Serlemitsos et al. 2007)を 5台備

え、その焦点面に 4台の X線CCDカメラ (X-ray Imaging Spectrometer; XIS、Koyama

et al. 2007b) と、1台の高分解能 X線分光器 (X-ray Spectrometer; XRS、Kelley et al.

2007)が置かれている。さらに、硬X線検出器 (Hard X-ray Detector; HXD、Takahashi

et al. 2007)が設置されている。これら 6台の検出器で同時観測し、0.2–700 keVに渡る

広帯域 X線スペクトルを取得することが出来る。しかしながら、XRSは打ち上げ直後の

2005年 8月 8日冷媒である液体ヘリウムが消失するという事故が発生し、以後の観測が不

可能になった。また、4台の XISのうち XIS2は 2006年 11月に電荷漏れと見られる異常

が発生し、それ以降の観測を中止した。

以下、XRSを除く、XRT、XIS、HXSについて述べる。

4.2 X線反射望遠鏡 XRT

Suzakuに搭載された XRT (図 4.3) は、ASCAに搭載された X線望遠鏡をひとまわり

大きくした、口径 40 cmの多重薄板型 X線望遠鏡 5台からなり、焦点に XISを置くもの

(XRT-I; XRT-I0、XRT-I1、XRT-I2、XRT-I3) 4台と XRSを置くもの (XRT-S) 1台があ

る。XRT-Iの性能を表 4.1にまとめる。

X線は物質中で激しく吸収され屈折率が 1よりわずかに小さいため、屈折レンズが作れ

ない。そのため、斜入射角が十分小さければ (0.5◦–1.0◦)、X線が全反射することを利用し

た全反射鏡を用いている。厚さ 178 µmの薄膜型反射望遠鏡を同心円状に、XRT-Iは 175
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表 4.1: Suzaku XRT-Iと ASCA搭載の X線望遠鏡の性能比較。

Suzaku/XRT-I ASCA/X線望遠鏡

台数 4 4

焦点面距離 4.75 m 3.5 m

直径 399 mm 345 mm

重量 (一台あたり) 19.5 kg 9.8 kg

鏡面 Au Au

鏡面数 (一台あたり) 1400 960

入射角 0.◦18–0.◦60 0.◦24–0.◦70

角分解能 (HPD) 2.′0 3.′5

図 4.3: XRT 外観。
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図 4.4: Wolter I型 X線反射鏡概念図 (山下朗子 修士論文)。

枚、XRT-Sは 168枚並べ、回転双極面と回転放物面からなるWolter I型光学系を円錐 2

段で近似している (図 4.4)。

多重薄板型 X線望遠鏡は、chandraの X線望遠鏡 HRMAのような基板を直接研磨する

方式に比べ結像性能では劣るが、小型軽量で開口率が高いという特徴を持つ。図 4.5に各

X線衛星搭載望遠鏡の有効面積を示す。また 4分円を組合わせて製作されているため、像

がつなぎ目で途切れてしまい点源が蝶々型に広がって見えてしまう。視野中心から 20′–70′

離れたところに明るい X線点源があると、正規の 2回反射をせずに視野外から焦点面に達

する迷光が存在する (図 4.6)、という問題点がある。

図 4.5: 各X線衛星搭載望遠鏡の有効面積 (Serlemitsos et al. 2007)。実線は Suzaku搭載

の XRT (XRT-I; 黒、XRT-S; 赤)を示し、破線は Chandra、XMM-Newton搭載の X線

望遠鏡を示す。検出器の検出効率等も含んでいる。

XRTでは、反射鏡の上にプリコリメータを加えることにより、多重薄板型 X線望遠鏡
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図 4.6: 右; 正規の斜入射経路。中、左; 非正規の入射経路。迷光となる (Serlemitsos et al.

2007)。

の問題である迷光を ASCAに比べ約 1桁減少させた (図 4.7)。また、レプリカ法の導入に

より鏡面形状精度が向上し、ASCAに比べ約 2倍優れた角分解能 (Half Power Diameter;

HPD∼ 2′)を達成した。HPDとは、点状光源の光量の 50%が含まれる円の直径であり、結

像性能を表す指標である。図 4.8に、XRT-Iの点源に対する輝度分布を中心からの半径で

表した PSF (Point Spread Function)、および PSFを積分し点源を中心とする円の内部に

含まれる光量の割合を半径で表した EEF (Encircled-Energy Function)を示す。さらに、

焦点距離が長くなった (XRT-I; 4.75 m、XRT-S; 4.5 m) ことで、平均の斜入射角が小さ

く、高エネルギー側での反射率が約 2倍程度 (@ 6 keV) 向上した。

図 4.7: 左、中; 視野中心から 20′離れた点源からの迷光のシミュレーションによるイメー

ジ (左;プリコリメータ無し、中;プリコリメータ有り)。右; 視野中心から 20′離れたカニ

星雲のイメージ (Serlemitsos et al. 2007)。

視野中心からずれた位置から入射された X線は入射角が大きくなるため、XRTの有効面

積は視野中心からずれるに従って低くなる。この効果を vignettingと呼び、図 4.9にXRT-I

の vignetting曲線を示す。
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図 4.8: 右; XRT-I0の PSF。左; XRT-I0の EEF (Serlemitsos et al. 2007)。

図 4.9: シミュレーションによる XRTの vignetting曲線 (Serlemitsos et al. 2007)。点は

カニ星雲を用いた観測値。それぞれ、3–6 keV (黒)、8–10 keV (赤)と検出器の 2方向 (左、

右)について示している。
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4.3 X線CCDカメラ XIS

Suzakuは 4台の XIS (図 4.10) を搭載し、0.2–12 keVの帯域での観測を可能としてい

る。しかし、そのうち XIS2は、2006年 11月に電荷漏れと見られる異常が発生したため、

それ以降の観測を中止している。XISの性能を表 4.2にまとめる。

図 4.10: XISの外観。

表 4.2: Suzaku XISの性能。

視野 17.′8 × 17.′8

エネルギー帯域 0.2–12 keV

有効ピクセル数 1024×1024

1ピクセルのサイズ 24 µm×24 µm

エネルギー分解能 ∼150 eV (@ 6 keV)

有効面積 (XRT-Iを含む) 340 cm2 (FI)、390 cm2 @ 1.5 keV

350 cm2 (FI)、100 cm2 @ 8 keV

時間分解能 8 s

4.3.1 CCD検出器

X線CCDに X線が入射すると空乏層で光電吸収され、結果として多数の電子・正孔対

を作る。生じる電子・正孔対は入射 X線のエネルギーに比例し、およそ E0/WSi 個とな

る。ここで、E0は入射 X線のエネルギー、WSiは Siの平均電離エネルギー (∼3.65 eV)

である。こうして出来た電子を電極部に集め、電子数に対応する電気信号を計測すること
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によって、入射 X線のエネルギーを決定することができる。検出器の位置分解能はピク

セルサイズ (24 µm) によって決まり、各 CCDはそれぞれ 1024×1024ピクセルからなり

17.′8 × 17.′8の視野を有する。

Suzakuの XISは、表面照射型 (Frontside Illuminated; FI) CCD3台 (XIS 0、XIS 2、

XIS 3)と裏面照射型 (Backside Illuminated; BI) CCD1 台 (XIS 1) で構成される。FI-

CCDは X線を電極側から入射するため、低エネルギーの X線は電極や絶縁層で吸収され

てしまうのに対し、BI-CCDは X線を電極の逆側から入射するため低エネルギーの X線

に対し高い検出効率を示す (図 4.11)。一方、FI-CCDは空乏層厚が約 70 µmと BI-CCD

の約 40 µmに比べ大きく、高エネルギー側の X線に対し高い検出効率を示す。図 4.12に、

FI-CCDと BI-CCDの量子効率を示す。

図 4.11: FI-CCD (左) と BI-CCD (右) の模式図 (東海林雅之 修士論文)。

図 4.12: FI-CCD (実線) と BI-CCD (点線) の量子効率 (Koyama et al. 2007a)。

同様の CCDカメラである ASCA SIS (Solid-State Imaging Spectrometer; Burke et al.

1991)に比べ、Suzaku XISでは空乏層厚が約 30 µmから約 70 µm (FI-CCD)になったた
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め、高エネルギー側での検出効率が約 2倍に向上した (&7 keV)。また、動作温度を−60 ◦C

から−90 ◦Cに下げることにより、暗電流を大幅に抑え、電荷転送非効率 (Charge Transfer

Inefficiency; CTI) を減少させた。さらに、軌道上での放射線損傷による性能の劣化に対

応するため、軌道上較正線源 (55Fe)がそれぞれの CCDに取り付けられている。

4.3.2 SCI

宇宙線により CCDの結晶に格子欠陥が生じ、電荷トラップが出来ることで CTIは増加

する。CTIの増加に対応するため、XISには電荷注入機構 (Charge Injection; CI)を備え

ている。CI機能を用いて「犠牲電荷」を注入し、電荷トラップを埋めておくことで、入射

X線によって生じた電荷は失われることなく、転送することができる (図 4.13)。この機能

を、Spaced-row Charge Injection (SCI、Nakajima et al. 2008; Uchiyama et al. 2009)と

呼ぶ。

2006年 8月に SCIの機上試験を行い、9月から実際に観測を開始している。200 eVま

で劣化したエネルギー分解能が打ち上げ当初の 150 eVにまで回復した (図 4.14)。

4.3.3 バックグラウンド

XISのバックグラウンドは、宇宙X線背景放射 (Cosmic X-ray Background; CXB)、お

よび非X線バックグラウンド (Non X-ray Background; NXB)に大きく大別される。NXB

は、荷電粒子が直接検出器と相互作用をしたり、衛星を構成する物質と相互作用した結果

生じるX線を検出することに起因する。NXBのスペクトルは、Suzakuが太陽光に照らさ

れていない地球 (夜地球) を向いている時の観測データで表すことができる (図 4.15)。

4.4 硬X線検出器 HXD

HXD (図 4.16) は、基本となる井戸型フォスイッチカウンタ (Wellユニット) 16本の周

りを BGOシンチレータのアンチカウンタ (Antiユニット) 20本が取り囲むことで、撮像

機能は持たないが、10–600 keVという広帯域での硬X線観測を実現する (図 4.17)。また、

BGOシンチレータとの反同時計数により、低バックグラウンドを達成している。HXDの

性能を表 4.3にまとめる。

4.4.1 Wellユニット

Wellユニットは、深い井戸型をした BGOシンチレータで放射線アクティブシールドを

構成し、その底部に PIN型半導体検出器 (厚さ 2 mm)とGSOシンチレータ (厚さ 5 mm)

を上下に重ねた形の主検出部を有する。10–70 keV程度のエネルギーを持つ X線は PIN

型半導体検出器で検出され、40–600 keVの X線は PIN型半導体検出器を突き抜けてその

下の GSOシンチレータで検出される。γ線や荷電粒子によるバックグラウンドや、視野

外からの X線は BGOシンチレータによって効率良く除去される。BGOの井戸部はアク

33



図 4.13: SCIの概念図。電荷は右から左に転送される。「犠牲電荷」が先に転送されるこ

とで電荷トラップを埋め、後の入射 X線によって生じた電荷は失われることなく転送さ

れる。
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図 4.14: SCI-off (黒) と SCI-on (赤) での He-like Feの Kα輝線の観測。エネルギー分解

能が大幅に改善したのがわかる。また、SCI-onで輝線中心のパルスハイトが増加してい

るのは、電荷損失が少なくなったことを示している。

図 4.15: FIと BIの NXBのスペクトル (Koyama et al. 2007a)。夜地球の観測データから

作成する。
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図 4.16: HXDの外観図。

図 4.17: HXDの構造。
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表 4.3: Suzaku HXDの性能。

HXD 視野 34′ × 34′ (.100 keV)、4.◦5 × 4.◦5 (&100 keV)

エネルギー帯域 10–600 keV (PIN; 10–70 keV、GSO; 40-600 keV)

エネルギー分解能 PIN; ∼4 keV (FWHM)、GSO; 7.6/
√

EMeV % (FWHM)

有効面積 ∼160 cm2 @ 20 keV、∼260 cm2 @ 100 keV、

時間分解能 61 µs

HXD-WAM 視野 2π (non-pointing)

エネルギー帯域 50 keV–5 MeV

有効面積 ∼800 cm2 @ 100 keV、∼400 cm2 @ 1 MeV、

時間分解能 31.25 ms for GRB、1 s for All-Sky-Monitor

ティブコリメータの役割を持ち、視野を 4.◦6 × 4.◦6に絞る。また、井戸部にはリン青銅製

パッシブファインコリメータが挿入されており、入射角の大きな X線を吸収し、低エネル

ギー側 (<100 keV) での視野は 0.◦56 × 0.◦56 (FWHM) に絞りこまれる。

4.4.2 Antiユニット

Antiユニットは、平均 2.6 cmの厚い BGOシンチレータとフォトチューブを組み合わせ

た検出器で、放射線に対するWell検出器のアクティブシールドの役割を果たす。Antiユ

ニットの有効面積は一面あたり ∼1200 cm2にもなり、1 MeVでも∼600 cm2あるので、γ

線バーストなどのトランジェント天体の全天モニタ (Wideband All-sky Monitor; WAM)

となる。
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第5章 Suzakuによる超新星残骸
G359.1−0.5の観測

5.1 観測データと解析ツール

超新星残骸 G 359.1−0.5の観測は、2008年 9月 14日–16日に銀河中心探査プロジェクト

の一環として行われた (observation ID 503012010)。また、イメージ解析やスペクトル解析

のバックグラウンドのために隣接した観測データ (observation ID 502016010、502017010)

も使用した。本論文で用いた観測データを、表 5.1に示す。

本論文では XISの観測データのみに注目し解析した。また、前述したように異常が発

生した XIS2は観測を停止していたので、用いた観測データは XIS 0、XIS 3 (FI)、 XIS 1

(BI) のデータである。それぞれのデータ処理やスクリーニング1には processing vesion

2.2.11.22、CTIやゲインの補正を行う xispiには version 2008-06-06、XISの較正データ

ベース (CALDB)には version 2009-07-17を用いて行った。データ処理やスクリーニング

後の有効観測時間はそれぞれ、57.7、70.5、72.5 ksであった。

表 5.1: 本論文で用いた観測データ。
Observation ID 観測開始日 R.A. Dec. 有効観測時間

(J2000.0) (ks)

503012010 2008-09-14 266.◦2992 −29.◦9408 57.7

502016010 2008-03-02 266.◦2249 −30.◦1096 70.5

502017010 2008-03-06 266.◦4705 −30.◦0867 72.5

解析用 softwareには HEAsoft version 6.6.1を用いた。NXBは xisnxbgen (Tawa et al.

2008) を、応答関数は xisrmfgenを用いて作成し、有効面積は xisarfgen (Ishisaki et al.

2007) を用いて計算した。スペクトル解析には、SPEX version 2.02.02 (Kaastra et al.

1996) を用い、フォーマット変換のために trafo version 1.02を用いた。

なお、この第 5章は、特に断りの無い限りエラーは信頼水準 1σである。

1http://heasarc.nasa.gov/docs/suzaku/processing/criteria xis.html
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5.2 イメージ解析

生データには NXBを含み、XRTによる vignetting 効果の影響を受けている。まず、

xisnxbgenにより同バンドの NXBを生データから差し引いた。次に xissimを用いて、X

線が天空の広い領域から一様な fluxで照射された場合をシミュレーションし、フラットイ

メージを作成した。NXBを差し引いたイメージをフラットイメージで割り算することで、

vignetting効果の影響を補正した。さらに、3視野の XIS観測を用いており、Suzakuの座

標決定のエラーは . 20′′ (Uchiyama et al. 2008) なので、それぞれの座標を微調整した。

これには、座標決定のエラーが ∼ 2′′であるXMM-Newtonカタログ (Watson et al. 2009)

の点源を用い、それぞれの視野で Suzakuが検出した点源と、対応する XMM-Newtonカ

タログの天体との相対的なずれを微調整した。それぞれの視野で参照した天体、座標、相

対的なずれを表 5.2にまとめた。
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表 5.2: 座標の微調整に用いた天体。
Observation ID 天体名 座標 座標 相対的なずれ

Suzaku XMM-Newton XMM-Newton Suzaku

l b l b ∆l ∆b

503012010 J174539.4−300139 359.◦0726 −0.◦5756 359.◦0733 −0.◦5765 0.◦0007 −0.◦0008

502016010 J174458.3−300655 358.◦9205 −0.◦4951 358.◦9207 −0.◦4952 0.◦0002 −0.◦0001

502017010 J174558.0−295738 359.◦1648 −0.◦5982 359.◦1674 −0.◦6003 0.◦0026 −0.◦0021
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このような処理を行い、Bamba et al. (2000) で特徴的な 2つのバンド (a; 1.5–2.3 keV、

b; 2.5–3.0 keV) でイメージを作成した (図 5.1)。イメージは、8.′′3× 8.′′3にビンニングし、

σ = 0.′70の 2次元のガウス関数でスムージングを行った。また、VLA 90 cm観測での電

波イメージを緑色の等高線で示した (LaRosa et al. 2000)。

図 5.1: (a) 1.5–2.3 keV、(b) 2.5–3.0 keVの XISでのイメージ。90 cm VLA観測での電

波イメージを緑色の等高線で示す。また、5.3章で用いたソース領域、バックグラウンド

領域をそれぞれ、白色の楕円と点線の台形で示す。

図 5.1a、図 5.1bから、G359.1−0.5の電波シェルの内側から、広がった X線を検出し

たことがわかる。また電波シェル上からは、周辺の領域と比べて有意な X線は検出できな

かった。このような電波と X線の構造の違いから、G 359.1−0.5がMM-SNRであること

が確定的になった。さらに、図 5.1aと図 5.1bで空間的に大きな違いはなかった。

図 5.1aの下の角で明るく輝くのは、SNR G359.0−0.9であり、本論文では言及しない。
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5.3 スペクトル解析

図 5.1a、図 5.1bから、中心 (+359.◦10、−0.◦49)、長半径 7.′9、短半径 4.′9の白い楕円で示

した領域をソース領域とし、スペクトル解析に用いた。G359.1−0.5は銀河中心方向に位

置しているため、主な X線バックグラウンドは Galactic Center Diffuse X-ray (GCDX;

Koyama et al. 2007a)である。GCDXの強度は銀河座標で緯度に対し強く依存するため、

銀河座標でほぼ同じ緯度である白い点線の台形で示した領域をバックグラウンド領域とし

た。図 5.1a、図 5.1bから、バックグラウンド領域では有意な X線は検出されていない。

まず、ソース領域、バックグラウンド領域の生データから xisnxbgenで作成した NXB

を差し引いた。ソース領域とバックグラウンド領域の観測視野の場所による有効面積の違

いや有効観測時間の違いを補正し、バックグラウンド領域のスペクトルからソース領域の

スペクトルを差し引いた。この処理により、vignetting効果による影響も補正されている。

最後に、2つの FI (XIS 0、XIS 3) の応答関数がほぼ同じなので、統計を改善するためこ

れらのスペクトルを足しあわせた。FIのスペクトルを図 5.2に示す。

4 keV以上のハード X線バンドで有意な X線を検出できなかったため、1.0–4.0 keVで

スペクトル解析を行った。スペクトル解析は FIと BIのスペクトルを同時フィットしたが、

図には見やすくするため FIのスペクトルのみを示す。

図 5.2: バックグラウンドを差し引いた G 359.1−0.5のスペクトル (FI)。実線は、1-CIEの

ベストフィットモデルを示す。下段は、1-CIEのベストフィットモデルからの残差を示す。

5.3.1 電離平衡プラズマ

SPEXのプラズマコードを用い、電離平衡にある光学的に薄い熱的プラズマモデルでス

ペクトルフィットを行った (1-CIE)。また、Morrison & McCammon (1983) の断面積に
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よる星間吸収を受けているものとした。Siと Sのアバンダンスはフリーパラメータとし、

その他の元素は太陽組成を仮定した。太陽組成比として、Lodders et al. (2009) を用い

た。1-CIEのベストフィットモデル、およびパラメータをそれぞれ図 5.2、表 5.3に示す。

図 5.2から 2.5–3.0 keVに大きな残差があるのがわかる。また、3.1-3.6 keVにもわずかな

がら残差があるように見えるが、はっきりとはしない。このような残差のため、1-CIEモ

デルは χ2/d.o.f. (degree of freedom) = 585/191で棄却された。

表 5.3: 1-CIEモデルのベストフィットパラメータ。
モデル パラメータ 値

星間吸収

NH (1022 H cm−2) 3.3±0.2

電離平衡プラズマ

kT (keV) 0.77±0.02

ZSi (solar) 2.3±0.2

ZS (solar) 2.5+0.4
−0.3

VEM∗ (1011 cm−5) 12±2

χ2/d.o.f. 585/191
∗Volume emission measure、

∫

nenpdV/4πD2。ここで、

neは電子密度 (cm−3)、npは陽子密度 (cm−3)、V は体

積 (cm3)、Dは天体までの距離 (cm)である。

次に、共通の星間吸収を受けた 2温度の電離平衡プラズマモデルでスペクトルフィット

を行った (2-CIE)。Siと Sのアバンダンスはフリーパラメータとし、プラズマ間で共通の

値をとるようにした。その他の元素は太陽組成とした。ベストフィットの 2-CIEモデル、

およびパラメータを図 5.3、表 5.4に示す。1-CIEモデルで見られた大きな残差は改善され

ておらず、2-CIEモデルも χ2/d.o.f = 365/189で棄却された。

さらに、Siと Sのアバンダンスを各プラズマで別々にフィッテイングした (2-CIE-free)。

このモデルは、ASCAで得られたスペクトルで棄却されなかったモデルである (Bamba et

al. 2000)。しかしながら、2.5–3.0 keVの残差は改善せず、χ2/d.o.f. = 360/187で棄却さ

れた。2-CIE-freeのベストフィットモデル、およびパラメータを図 5.4、表 5.5に示す。

Suzaku XISを用いて得られた低温成分と高温成分のプラズマ温度はそれぞれ、0.20+0.02
−0.01 keV、

1.6±0.1 keVであった。一方、ASCA GISで得られたスペクトルを用いて Bamba et al.

(2000)が報告しているプラズマ温度はそれぞれ、0.6+0.2
−0.3 keV、4.4+8.8

−2.2 keV (エラーは信頼

水準 90%) である。同じモデルを用いながらコンシステントな結果ではないのは、ASCA

GISの感度が Suzaku XISに比べ、特に Mgの Lyα輝線より低エネルギー側 (.1.5 keV)

で劣るからであろう。事実、Bamba et al. (2000) で報告しているベストフィットパラメー

タ (表 3.1) でフィッティングすると (2-CIE-ASCA)、2.5–3.0 keVでの大きな残差の他に、

低エネルギー側で大きな残差が見られた (図 5.5、χ2/d.o.f. = 755/191)。ここでは、低温

44



図 5.3: 黒色の実線は、2-CIEのベストフィットモデルを示す。また、青色の実線は高温成

分の電離平衡プラズマ、緑色の実線は低温成分の電離平衡プラズマを示す。下段は、2-CIE

のベストフィットモデルからの残差を示す。

表 5.4: 2-CIEのベストフィットパラメータ。
モデル パラメータ 値

星間吸収

NH (1022 H cm−2) 1.9±0.3

低温成分の CIEプラズマ

kT (keV) 0.55±0.04

ZSi (solar) 11+7
−3

ZS (solar) 23+18
−7

VEM (1011 cm−5) 2.2+1.3
−1.1

高温成分の CIEプラズマ

kT (keV) 5.7+3.6
−1.5

ZSi (solar) 共通 ∗

ZS (solar) 共通 ∗

VEM (1011 cm−5) 1.1±0.2

χ2/d.o.f. 365/189

∗プラズマ間で共通の値をとる。
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図 5.4: 黒色の実線は、2-CIE-freeのベストフィットモデルを示す。また、青色の実線は高

温成分の電離平衡プラズマ、緑色の実線は低温成分の電離平衡プラズマを示す。下段は、

2-CIE-freeのベストフィットモデルからの残差を示す。

表 5.5: 2-CIE-freeのベストフィットパラメータ。
モデル パラメータ 値

星間吸収

NH (1022 H cm−2) 2.9±0.3

低温成分の CIEプラズマ

kT (keV) 0.20+0.02
−0.01

ZSi (solar) 36+26
−12

ZS (solar) < 6.8

VEM (1011 cm−5) 79+76
−43

高温成分の CIEプラズマ

kT (keV) 1.6±0.1

ZSi (solar) 2.2+0.5
−0.4

ZS (solar) 5.9+1.0
−0.9

VEM (1011 cm−5) 3.3+0.5
−0.4

χ2/d.o.f. 360/187
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成分プラズマの Sのアバンダンス、高温成分プラズマの Si、Sのアバンダンスは上限値ま

たは下限値しか求まっていないため、フリーパラメータとした。また、両プラズマのフラッ

クス (VEM) もフリーパラメータとした。

図 5.5: 黒色の実線は、2-CIE-ASCAのベストフィットモデルを示す。また、青色の実線

は高温成分の電離平衡プラズマ、緑色の実線は低温成分の電離平衡プラズマを示す。下段

は、2-CIE-ASCAのベストフィットモデルからの残差を示す。

5.3.2 未電離プラズマ

比較的若い SNRのほとんどは未電離プラズマであるので、引き続き星間吸収を受けた

1温度、2温度の未電離プラズマモデルでのスペクトルフィットを行った。1-CIE、2-CIE

モデルと同様に、Siと Sのアバンダンスはフリーパラメータとし、その他の元素は太陽

組成とした。2-CIEモデルのアバンダンスは、両プラズマ間で共通の値をとるようにし

た。両者ともにベストフィットの電子温度は、電離温度と一致し、χ2/d.o.f. = 585/190、

χ2/d.o.f. = 365/188で棄却された。この結果は、基本的に 1-CIE、2-CIEモデルと同等で

あり、未電離プラズマでのこれ以上解析は行わなかった。

5.3.3 過電離プラズマ

1-CIEフィットの残差に見られた 2.5–3.0 keV、3.1–3.6 keVの構造は、He-like SiやHe-

like SのK核束縛エネルギー (Si; 2439 eV、S; 3225 eV)に対応しており、IC 443やW49B

で発見されたイオンのK核に自由電子が再結合する際に放射されるX線に似ている (RRC、

Yamaguchi et al. 2009; Ozawa et al. 2009)。従って、エネルギーやその形からこれらの構

造は、H-like Siや SのK核に自由電子が再結合される際の RRC (He-RRC)だと考えられ

る。この構造が RRCであるかどうかを確かめるため、1-CIEモデルに Siと Sの He-RRC
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を加えてスペクトルフィットを行った。また、1-CIEモデルに He-RRCを加えるというこ

とは、H-like イオンが電離平衡で考えるよりも多く存在するということである。つまり、

H-likeイオンからの Lyα輝線も 1-CIEモデルより多く存在することになる。従って、Si、

Sの Lyα輝線も 1-CIEモデルに加えた。ここで、Siと Sの RRCの電子温度は共通の値

をとり、輝線中心値は理論値 (Si; 2006 eV、S; 2622 eV) に固定した (Model A)。ベスト

フィットモデル、およびパラメータを図 5.6、表 5.6に示す。結果は χ2/d.o.f = 224/186と

劇的に改善し、図 5.6からもわかるように、2.5–3.0 keVの大きな残差は解消した。

図 5.6: 黒色の実線は、Model Aのベストフィットモデルを示す。また、赤色の実線は電

離平衡プラズマ、緑色の実線はそれぞれ Si、Sの He-RRC、青色の実線はそれぞれ Si、S

の Lyα輝線を示す。下段は、Model Aのベストフィットモデルからの残差を示す。

図 5.6からわかるように、ASCAでの観測により Sの Lyα 輝線といわれてきたのは

(Bamba et al. 2000)、主に SiのHe-RRCであることがわかった。また、RRCのフラック

スは電離平衡プラズマの連続成分の大半をしめる熱的制動放射よりも 1桁近く強い。さら

に、RRCの幅で決まる電子温度に対し、主に電離平衡プラズマの制動放射の傾きで決ま

る電離温度は有意に低くなっている。これらのことから、1-CIEプラズマに RRCや Lyα

輝線を加える単純な解析では、物理量を定量的に求めることはできない。

従って、電子温度と電離温度を独立に扱った過電離プラズマモデルで、スペクトル全体

をフィットした。ここで、Mg、Si、Sのアバンダンスはそれぞれフリーパラメータとし、

その他の元素は太陽組成とした (Model B)。ベストフィットモデル、およびパラメータを

図 5.7、表 5.7に示す。χ2/d.o.f = 223/189は、信頼水準 95%で棄却できなかった。これ

までの研究 (IC 443、W49B) では半現象論的モデルを用いていたが、物理的モデルによる

定量解析を行ったのは初めてのことである。
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表 5.6: Model Aのベストフィットパラメータ。
モデル パラメータ 値

星間吸収

NH (1022 H cm−2) 2.4±0.2

CIEプラズマ

kT (keV) 0.62+0.11
−0.06

ZSi (solar) 4.1+0.6
−0.5

ZS (solar) 4.2+1.3
−1.1

VEM (1011 cm−5) 6.4+2.1
−1.8

Si He-RRC

kTe 0.31+0.05
−0.04

VEMSiXIV (1011 cm−5) (1.1 ± 0.1) × 10−3

S He-RRC

kTe 共通 ∗

VEMSXVI (1011 cm−5) (1.0 ± 0.3) × 10−4

Si Lyα

輝線中心値 (keV) 2.006 (fixed)

flux (1040 ph s−1) 28+13
−23

S Lyα

輝線中心値 (keV) 2.622 (fixed)

flux (1040 ph s−1) < 6.6

χ2/d.o.f. 224/186

∗Siと Sの He-RRCで共通の値をとる。
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図 5.7: 実線は、Model Bのベストフィットモデル。

表 5.7: Model Bのベストフィットパラメータ。
モデル パラメータ 値

吸収

NH (1022 H cm−2) 2.0+0.3
−0.2

過電離プラズマ

kTe (keV) 0.29±0.02

kTz (keV) 0.77+0.09
−0.08

ZMg (solar) 3.4+1.2
−0.9

ZSi (solar) 12+3
−2

ZS (solar) 17+5
−4

VEM 7.2+2.3
−1.8

χ2/d.o.f 223/189
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表 5.8: 北側、南側領域それぞれのベストフィットパラメータ。
モデル パラメータ 値

北側領域 南側領域

吸収

NH (1022 H cm−2) 2.0 +0.3
−0.2 (fixed∗)

過電離プラズマ

kTe (keV) 0.31±0.02 0.26±0.03

kTz (keV) 0.75+0.07
−0.06 0.80+0.14

−0.12

ZMg (solar) 3.4+1.2
−0.9 (fixed∗)

ZSi (solar) 12+3
−2 (fixed∗)

ZS (solar) 17+5
−4 (fixed∗)

VEM 4.7±0.4 3.0±0.3

χ2/d.o.f. 174/150 86/106

∗Model Bのベストフィット値に固定。

5.4 空間分布

過電離プラズマの空間分布を調べるのに、G 359.1−0.5は XISの位置分解能に比べ十分

に大きい。しかしながら、細かい領域に分割してスペクトル解析を行うには統計が悪い。

そのため、ソース領域を銀河座標 b = −0.◦5で二つに分割した。ここで、銀河面に近い領

域を北側領域、銀河面から遠い領域を南側領域とする。北側、南側領域それぞれからスペ

クトルを求め、Model Bと同様の解析を行った。ここで、柱密度、Mg、Si、Sのアバンダ

ンスはModel Bのベストフィット値に固定した。それぞれの領域でのベストフィットパラ

メータを表 5.8に示す。

北側、南側領域の電子温度、電離温度はそれぞれ統計エラーの範囲で重なっているが、

電子温度は北側領域が南側領域よりもわずかに高く、反対に電離温度は南側領域が北側

領域よりもわずかに高かった。より定量的に評価するため、電離パラメータ (ionization

parameter; IP) を導入する。IPは、電離温度と電子温度の比、すなわち kTz/kTeで定義

する。北側、南側領域それぞれ IPは、2.4±0.1、3.0+0.4
−0.3と求められ、北側領域の IPがわ

ずかに低い結果となった。

5.5 電波フィラメント Snake

G 359.1−0.5は電波フィラメント Snakeと相互作用しているとすると (図 5.8)、北側領

域で IPは高エネルギー電子の影響を受けている可能性がある。高エネルギー電子からは

シンクロトロン放射による非熱的な X線放射があるかもしれない。そこで、4.0–8.0 keV

バンドのイメージ (図 5.8) を作成した。軌道上較正線源 (55Fe) からの X線放射を避ける
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ため、5.7–6.7 keVバンドは除いた。図 5.8からは有意な X線は見られないが、X線フラッ

クスの上限を推定する。

図 5.8: 4.0–8.0 keVの XISでのイメージ。軌道上較正線源 (55Fe) からの X線放射を避け

るため、5.7–6.7 keVバンドは除いた。等高線は、電波 1.4 GHzを示す。紫色の実線の領

域からスペクトルを作成し、点線の領域をバックグラウンドとした。

図 5.8に示した紫色の実線の領域 (スペクトル領域) から X線スペクトルを作成した。

ここで、バックグラウンドとして点線の領域を選んだ。星間吸収を受けた power-lawモデ

ルでフィットを行った。統計が悪いため、power-lawモデルの冪は 2.0、柱密度はModel B

のベストフィット値の NH = 2.0 × 1022 H cm−2に固定した。その結果、信頼水準 90%で

フラックスの上限値は 2 × 10−14 ergs cm−2 s−1だった。

次にX線フラックスの上限値から非熱的な電子のエネルギーを推定する。低エネルギー側

では冪関数で、cut-offエネルギーから指数関数的に落ちていく電子分布からのシンクロト

ロン放射を考える (srcut model、Reynolds 1998、Reynolds & Keohane 1999)。1446 MHz

と 4790 MHzの観測からは Snakeに沿って spectral indexは変化している (図 5.9、Gray

et al. 1995)。スペクトル領域に対応する銀緯 (−15′–−21′) の spectral indexは、図 5.9か

らほぼ一定であり 0である。従って、低エネルギー側の冪関数の spectral indexを 0とす

る。スペクトル領域での電波観測による Snakeの大きさを 6′ × 0.′2とすると、1446 MHz

のフラックスは 70 mJyである。Snakeの磁場強度の下限値 88 µG (Gray et al. 1995) を

用いる。X線フラックスの上限値から、電子の cut-offエネルギーの上限値が 1 GeVと求

められた。
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図 5.9: Snakeの銀緯に対する spectral indexの変化 (Gray et al. 1995)。
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第6章 議論

Suzakuにより得られた X線イメージから G359.1−0.5は、MM-SNRであることが確

定的になった。X線スペクトルからは、ASCAの観測で主張していた Sからの Lyα輝線

が Siの He-RRCであることがわかった。また、ASCAによる観測で得られた 2温度電離

平衡プラズマモデルではなく、電子温度 0.29 keV、電離温度 0.77 keVの過電離プラズマ

モデルによってスペクトルを再現することができた。この章では、過電離プラズマでの物

理パラメータを導出し、その起源について考察する。

6.1 物理パラメータ

Model Bによる解析でも、Hに対する適切なアバンダンス比や VEMを求めることがで

きないことに注意する必要がある。ここで、図 6.1にModel Bのベストフィットモデルを

成分毎に示す。1–2 keVバンドでの RRCは主に Oや Neといった星間空間に豊富に存在

する元素由来である。このバンドでの RRCのフラックスは Oや Neのアバンダンスに比

例し、熱的制動放射と RRCは分離が困難なため、主に Hや Heからの熱的制動放射のフ

ラックスはOや Neのアバンダンスに大きく依存する。しかしながら、強い星間吸収によ

りOや Neの輝線を検出できず、アバンダンスを求めることができなかったため、Model

Bによる解析では Oや Neを 1 solarに固定した。そのため熱的制動放射のフラックスに

は大きな不定性が残り、Hに対する適切なアバンダンス比や VEMを求めることができな

い。特に G 359.1−0.5では、RRCのフラックスが熱的制動放射のフラックスよりも 1桁

近く大きく (図 6.1)、その効果は大きくなる。

そこで、Mg、Si、Sのアバンダンスの Oや Neのアバンダンス依存性を調べた。Oと

Neのアバンダンスを共通に 1 solarから 10 solarまで変化させて、Model Bでスペクトル

フィットを行った。Mg、Si、Sのアバンダンス、電子温度、電離温度、柱密度、VEMそ

れぞれを図 6.2、図 6.3、図 6.4に示す。図 6.2から、Mg、Si、Sのアバンダンスは O、Ne

のアバンダンスに大きく依存していることがわかる。O、NeのアバンダンスでMg、Si、S

のアバンダンスを規格化すると図 6.5のようにほぼ一定となる。これは、Mg、Si、SのO、

Neに対する相対的なアバンダンスはそれぞれ、∼2.4 solar、∼8.2 solar、∼12 solarである

ことを示している。さらに、VEMも O、Neのアバンダンスに対し大きく依存している。

一方で、電子温度、電離温度や柱密度は O、Neのアバンダンスに対しほぼ一定であった。

Model Bのベストフィットな柱密度の値は 2.0 × 1022 cm−2だった。銀河中心領域の

X線天体を用いた柱密度の銀緯依存性 (図 6.6、Sakano et al. 1999) から (b = −0.◦5で

NH ∼ 3 × 1022 cm−2)、G 359.1−0.5は銀河中心領域またはその中でも我々に近い領域に

位置するだろう。この結果は、電波観測による結果と矛盾しない。ここでは、距離 8.5 kpc
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図 6.1: Model Bのベストフィットパラメータを各成分毎に示す。熱的制動放射を緑色、

RRCを青色、二光子崩壊を水色、輝線放射を黄色の実線で示す。図 5.7の縦軸の範囲を

10−5–0.4 counts s−1 keV−1に広げた。

図 6.2: Model Bによるスペクトルフィットでの Mg (赤)、Si (緑)、S (青)のアバンダンス

を O、Neのアバンダンスを横軸にプロットした。
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図 6.3: Model Bによるスペクトルフィットでの電子温度 (赤)、電離温度 (緑)、柱密度 (水

色)を O、Neのアバンダンスを横軸にプロットした。

図 6.4: Model Bによるスペクトルフィットでの VEMを O、Neのアバンダンスを横軸に

プロットした。
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図 6.5: 図 6.2を O、Neのアバンダンスで規格化した。

の銀河中心領域に位置すると仮定する。ソース領域の大きさはおよそ 12.0× 19.6 pc2であ

る (図 5.1)。イオンの運動エネルギーが電子の運動エネルギーと等しいと仮定すると、音

速は 3× 107 cm s−1と見積もられる。また、ソース領域の長軸半径を音速で割ることによ

り、運動力学的な時間スケールは 7 × 104 yrである。

6.2 過電離プラズマの起源

従来の SNRの進化理論では、衝撃波加熱とそれに続く熱的緩和過程であり、未電離プラ

ズマ、電離平衡プラズマは実現する一方、過電離プラズマは実現できなかった。MM-SNR

G359.1−0.5での過電離プラズマの発見は IC 443、W49Bに次ぐ 3例目の発見であり、サ

ンプル数こそ少ないものの過電離プラズマは全て MM-SNRで見つかっている。中でも

G359.1−0.5は電子温度が 0.29 keV、電離温度が 0.77 keVであり、著しい過電離状態にあ

る (IC 443; kTe = 0.6 keV、kTz =1–1.2 keV、W49B; kTe = 1.5 keV、kTz = 2.7 keV)。

過電離プラズマの実現には、未知の進化過程やメカニズムの存在が必要である。それには、

多くのMM-SNRに共通点している分子雲や GeV/TeV天体との相関といった特徴が関係

しているのかもしれない。IC 443やW49Bでの過電離プラズマの起源については既に議

論されているが、詳しくはわかっていない (Kawasaki et al. 2002、Miceli et al. 2006、

Yamaguchi et al. 2009、Miceli et al. 2010)。定量的な議論を行うには統計が乏しいが、

著しい過電離状態にある G359.1−0.5について過電離プラズマの起源について考察する。

熱伝導

IC 443において Kawasaki et al. (2002)が提唱した熱伝導シナリオは、中心の温かいプ

ラズマから周辺の冷たいプラズマへの熱伝導がおこり、急激に電子の冷却が進むというも
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図 6.6: 銀河中心領域の柱密度を銀河面からの距離で示す (Sakano et al. 1999)。

のである。G359.1−0.5の場合は、熱伝導シナリオにとって都合の良い条件がそろってい

る。G 359.1−0.5は、冷たい 12CO分子雲や、HIガスに取り囲まれている (Uchida et al.

1992a、Uchida et al. 1992b)。さらに、分子雲と衝撃波の相互作用を示す 1720 MHzの

OHメーザーがシェルに沿って位置している (Gray et al. 1995、Gray et al. 1996)。これ

らの放射はいずれも北側領域で強く、G359.1−0.5の北側でより激しく分子雲と相互作用

をしているかもしれない。従って、G 359.1−0.5の温かいプラズマから冷たい分子雲へ効

率良く熱伝導がおこり過電離状態になったとすると、南側領域より北側領域で IPが大き

くなるはずである。しかしながら、南側領域より北側領域の IPがわずかに小さく、この

シナリオに反している。

断熱膨張

Yamaguchi et al. (2009) が提唱した断熱膨張シナリオは、密度の濃い星周物質での急

激な電離とその後の断熱膨張による急速な電子の冷却によるものである (Itoh & Masai

1989)。密度の濃い星周物質で超新星爆発がおこると、SNRの進化過程の初期に星周物質

は衝撃波により加熱され十分に電離される。その後、衝撃波が密度の濃い領域から薄い星

間空間に抜けると、ショックを受けたガスは急速な断熱膨張をする。その結果、電子は急

激に冷却する。従って、断熱膨張シナリオは密度の小さい星間空間で IPが大きくなるは

ずである。G 359.1−0.5では、VEMから北側領域に比べ南側領域の密度が小さいので、南

側領域で IPが大きくなる。このシナリオは、南側領域が北側領域より IPがわずかに大き

いという観測結果に則している。
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超熱的電子

過電離プラズマは、SNR以外に太陽フレアからも見つかっている (e.g. Tanaka 1986)。

太陽フレアでの過電離プラズマからは、数十 keVの硬 X線も観測されている。Kato &

Masai (1992) は、太陽フレアにおいて熱的な電子に対しわずか数%の超熱的電子によっ

て効率的な電離を起こし過電離プラズマを形成することを提案した。また、超熱的電子は

制動放射により硬 X線をつくり出す。G359.1−0.5では、電波フィラメント Snakeによっ

て超熱的電子が供給されているのかもしれない。しかしながら、最も効率的に電離を促す

電子のエネルギーは数十 keV、陽子だと数十MeVになるため、電子分布の cut-offエネル

ギーの上限値が 1 GeVという観測は、このシナリオに制限をかけるものではない。
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第7章 まとめ

• X線天文衛星 Suzakuを用いて SNR G359.1−0.5の観測を行った。

• 1.5–2.3 keV、2.5–3.0 keVバンドでのイメージにより、G 359.1−0.5の電波シェルの

内側から広がったX線放射を見つけた。これにより、G 359.1−0.5はMM-SNRであ

ることを確定的にした。

• 2.5–3.0 keVと 3.1–3.6 keVに大きな残差が見られたため、1温度、2温度電離平衡

プラズマモデルではスペクトルを再現できなかった。これには、ASCAで得られた

X線スペクトルで棄却されなかった 2温度電離平衡プラズマモデルも含まれる。

• 同様に、1温度、2温度未電離プラズマモデルもスペクトルを再現できなかった。

• 1温度電離平衡プラズマモデルで見られた 2.5–3.0 keVと 3.1–3.6 keVの構造は、そ

れぞれ Si、Sの He-RRCであることがわかった。また、ASCAで主張していた Sの

Lyα輝線は主に Siの He-RRCであることがわかった。

• 1温度過電離プラズマモデルはスペクトルを再現し、棄却できなかった。SNRの過

電離プラズマで半現象論的モデルではなく、物理的モデルによる定量解析を行った

のは初めてのことである。

• 銀河座標系で G359.1−0.5の北側と南側の領域では、統計の範囲で物理量は一致し

ていた。しかし、北側の領域の IPは南側よりわずかながら小さかった。

• G 359.1−0.5と Snakeが視線上で交差している領域から、X線フラックスの上限値

を 2 × 10−14 ergs cm−2 s−1と求めた。その結果、電子の cut-offエネルギーの上限

値を 1 GeVと求めた。

• 熱的制動放射のフラックスは不定性が大きいため、Hに対するアバンダンス、VEM

は求めることができなかった。Oや Neに相対的な Mg、Si、Sのアバンダンスは

∼ 2.4 solar、∼ 8.2 solar、∼ 12 solarであった。

• 柱密度 NH = 2.0× 1022 cm−2から、G 359.1−0.5の距離は銀河中心領域またはその

中でも我々に近い領域であることがわかった。

• 過電離プラズマの起源について、熱伝導シナリオ、断熱膨張シナリオ、超熱的電子
シナリオを考察したが、詳しくはわからなかった。
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