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概要
G337.2−0.7は銀河系内の超新星残骸 (SNR)である。X線天文衛星ChandraとXMM−

Newtonによる過去の観測では、Siなどの重元素の組成比から Ia型超新星起源の SNRで
あることが示唆されている。しかしながら、Ia型起源を決定づける Feの K輝線は見つ
かっていなかった。
そこで私たちは、X線天文衛星「すざく」を用いてG337.2−0.7の長時間観測を行った。

G337.2−0.7は銀河面上に位置するためにバックグラウンドとして銀河リッジ X線放射
(GRXE)が大きく寄与する。また、イメージを解析すると視野外の明るいブラックホール
連星 4U1630−47からの迷光が入ってきており無視できないことが分かった。そこで私た
ちはGRXEのモデルとシミュレーションで得た迷光のモデルを用いてバックグラウンド
スペクトルのモデル化を行った。
迷光とバックグラウンドの寄与を慎重に見積もった結果、これまでに検出されていた

Mg、Si、S、Ar、CaからのK輝線に加えて、G337.2−0.7から初めて低電離FeのK輝線
(∼ 6.47 keV)を発見した。SNR全体のX線スペクトルは 3成分の電離非平衡プラズマで
再現することができた。1つは太陽組成のプラズマであり、衝撃波により掃き集められた
星間物質起源であると考えられる。残り 2成分のプラズマは高い重元素量をもつため、爆
発噴出物起源である。星間物質と爆発噴出物を分離したことで、爆発噴出物の元素組成比
とその空間分布を正確に決定した。
得られた爆発分出物のMgや Siといった重元素の組成比と質量から、この SNRが Ia型
起源であることが分かった。しかしながら、Feの質量を見積もると太陽質量のおよそ 0.04
倍であり、Ia型で予想されるよりもかなり小さい値だった。これは大部分の Feは未だ逆
行衝撃波によって加熱されていないことを示唆している。また、SNRの中心に比べて北
東では爆発噴出物の重元素量が大きく、重元素が北東に偏った非対称な爆発であったこと
が示唆される。
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第1章 超新星爆発と超新星残骸

1.1 超新星爆発
超新星 (supernova: SN)は星がその一生を終えるときに起こす大爆発である。SNの明
るさは銀河の明るさに匹敵し、爆発による運動エネルギーは ∼ 1051 ergにも及ぶ。1つ
の銀河内で SNはおよそ 30年間に一度の頻度で起きるとされている。SNは重元素を合成
し、それらを星間空間にまき散らすため、宇宙の化学進化において重要な役割を果たす。
また、SNによる衝撃波は星間物質 (interstellar medium: ISM)の密度の揺らぎを作り、星
形成を促す。ここでは、星が超新星爆発にいたるまでの道のりと、超新星爆発について説
明する。

1.1.1 星の元素合成
恒星は熱による圧力でその質量を支えている。恒星の温度は半径に反比例するため、重
力収縮により中心の温度が臨界温度を超えると水素の核融合反応が始まる。
中心の温度が∼ 107 Kを超えると ppチェイン反応による水素の燃焼が起こる。この反
応は次のように書ける。

p + p → 2H+ e+ + νe + 1.44 MeV (1.1)
2H+ p → 3He + γ + 5.49 MeV (1.2)

3He + 3He → 4He + 2p + 12.86 MeV (1.3)

中心温度が 1.8× 107 Kを超えると、炭素、窒素、酸素が触媒のような働きをし、水素の
燃焼が進む。これをCNOサイクルと言い、

p + 12C → 13N+ γ + 1.95 MeV (1.4)
13N → 13C + e+ + νe + 1.37 MeV (1.5)

p + 13C → 14N+ γ + 7.54 MeV (1.6)

p + 14N → 15O+ γ + 7.35 MeV (1.7)
15O → 15N+ e+ + νe + 1.86 MeV (1.8)

p + 15N → 12C + 4He + 4.96 MeV (1.9)

と表される。ここで右辺末項の数値は左辺と右辺の質量差である。
式 1.1の反応は弱い相互作用に依存しているため、これが律速段階であり、ppチェイン
反応はおよそ 109年のタイムスケールで進む。ppチェイン反応は主に太陽質量程度の恒
星で支配的な反応である。一方、CNOサイクルの反応のタイムスケールは∼ 4 × 108年
と ppチェインより短く、大中質量の恒星で支配的な反応である。恒星の生涯のほとんど
はこれらの水素燃焼で占められるため、この段階にある星は主系列星と呼ばれる。
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中心部での水素が枯渇すると、もはや外向きの圧力は働かなくなる。そのため恒星は自
身の重力によって収縮し、内部の温度が上昇し、やがてヘリウムの核燃焼が始まる。ヘリ
ウム原子核の 3体反応、

4He + 4He → 8Be (1.10)
4He + 8Be → 12C + γ (1.11)
12C + 4He → 16O+ γ (1.12)

によって炭素と酸素が合成される。この過程は∼ 2 M⊙を超える質量の星において素早く
進行する。∼ 8 M⊙を超える質量の星では、引き続き炭素の燃焼が起こり、O+Ne +Mg
の核が形成される。∼ 10 M⊙を超える場合、酸素の燃焼によってケイ素が合成され、ケイ
素の燃焼により鉄の核ができる。このような重い星は最終的に重力崩壊型 SNを起こす。
一方、軽い星はC+Oコアの白色矮星となり、これが連星系をなしているとき伴星からの
質量降着により Ia型 SNを起こす。これらの爆発の型については次節で述べる。

1.1.2 超新星爆発の分類
超新星は最大輝度付近での可視光スペクトルを基に幾つかの型に分類される (図 1.1)。
水素バルマー系列の吸収線が見られるものは II型、見られないものは I型である。I型の
中でも SiIIの吸収線があるものは Ia型、SiIIの吸収線はないがHeの吸収線はあるものは
Ib型、それらのいずれもないものは Ic型と定義される。一方、II型はそのライトカーブ
によってさらに細かく IIP型、IIL型、IIn型などに分類される。なお、以下に述べるよう
にこれらの分類は爆発メカニズムを反映しているわけではない。

lig
ht curveIIb IIL
IIP

IIn

ejecta CSM
interaction

core collapsethermonuclear

yes

yesno

no

noSiII

HeI yes

hypernovae

strong

shape

Ia Ic
Ib

Ib/c pec

III H

図 1.1: SNの分類概略図 (Turatto 2003)。Ia型 SNは白色矮星の熱核爆発であり、それ以
外の型は重い星の重力崩壊であるとされている。
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Ia型 SN

Ia型 SNはC+O白色矮星の核融合反応による爆発であると考えられている。白色矮星
は自身の質量を電子の縮退圧で支えているが、伴星からの質量降着などによりチャンド
ラセカール質量 (∼ 1.4 M⊙)に達すると、重力が電子の縮退圧を上回る。その結果、白色
矮星は収縮して中心の密度と温度が上昇し、炭素の燃焼が始まる。この核融合反応は爆
発的に進み、超新星爆発を起こす。星は核反応のエネルギーによって完全に崩壊し、中
性子星やブラックホールを残さない。星の中心領域でおよそ 0.6 M⊙の 56Niが生成され、
56Ni → 56Co → 56Feの放射性崩壊を通して光子を放出する。高密度ガスはこれらの高エ
ネルギー光子によって加熱され、熱輻射する。Ia型 SNの最大光度は 56Niの崩壊によるも
のである。
白色矮星がチャンドラセカール質量に到達するシナリオとして次の 2通り考えられて
いる。1つは、白色矮星が巨星あるいは主系列星と連星系を成しており、伴星からの質量
降着によって限界質量を超えるというものであり、これを single degenerate (SD)シナリ
オと言う。もう一つは連星系を成した 2つの白色矮星の合体であり、double degenerate
(DD)シナリオと呼ばれる。これら Ia型の親星については決着がついていない。
SD、DDシナリオのいずれにしても、核融合反応の火がついた後の炎は亜音速 (defla-

gration)あるいは超音速 (detonation)で伝わる。炎が純粋な detonationとして伝播する
モデルはArnett (1969)によって提案された。しかしながら、このモデルでは燃焼された
大部分の物質は 56Niとなり、Ia型で観測される Siなどの中間質量元素の生成量を再現
することはできなかった。したがって、爆発はまず deflagrationとして始まらなければな
らない。亜音速の deflagrationは爆発の最後まで続く (deflagrationモデル; Nomoto et al.
1984)あるいは detonationへ遷移する (delayed detonationまたは deflagration-detonation
transition (DDT)モデル; Khokhlov 1991; Woosley & Weaver 1994)と考えられている。
Nomoto et al. (1984)は音速の10–30%の速度で炎が伝播する一次元球対称のdeflagration
による計算を行った (W7モデル)。W7モデルは典型的な Ia型 SNで観測されるスペクト
ルやライトカーブをよく再現し、Ia型 SNの標準的なモデルとして広く使われている。一
方、DDTモデルでは deflagrationが密度の低い層へ到達すると detonationへ遷移すると
仮定される。表 1.1に deflagration (W7、C-DEF)モデルとDDT (C-DDT)モデルそれぞ
れで合成される元素の質量を示す。白色矮星を構成していたOやCの大部分は燃焼され、
多くの Fe周辺元素が合成される。また、DDTモデルでは Siなどの中間質量元素がより
多く合成されることが分かる。

重力崩壊型 SN

Ia型以外の SNは大質量星の重力崩壊によるものであると考えられている。約 10 M⊙
を超える星は爆発の直前には Feの中心核を持ち、その周りを順に軽い元素が占める層構
造をなす。Feは最も安定な元素であるため、核融合によって Feの核からそれ以上エネル
ギーを取り出すことはできない。そのため収縮が起こり、Fe核の密度と温度は上昇を続
ける。内部の温度が∼ 3× 109 Kを超えると以下のように光分解が起きる。

56Fe → 13 4He + 4 n− 124.4 MeV (1.13)
4He → 2 p + 2 n− 28.3 MeV (1.14)

この反応は吸熱反応であるため中心の圧力は急激に減少し、星は自身の重力を支えられ
なくなり重力崩壊する。そして、落ち込んでくる外層によって爆発的に解放されたエネル
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表 1.1: Ia型 SNで合成される元素の質量 (M⊙) (Maeda et al. 2010a)。

元素 W7 C-DEF C-DDT

C 4.99E−02 3.64E−01 1.21E−02
N 1.11E−06 1.54E−06 1.15E−06
O 1.40E−01 4.27E−01 3.76E−01
Ne 4.28E−03 2.51E−02 1.13E−02
Mg 1.63E−02 9.92E−03 5.90E−02
Si 1.67E−01 5.19E−02 3.38E−01
S 7.97E−02 1.98E−02 1.19E−01
Ar 1.31E−02 2.94E−03 1.62E−02
Ca 9.76E−03 2.05E−03 6.91E−03
Fe 7.61E−01 3.89E−01 3.60E−01

ギーが外側に向かって強い衝撃波を生じ、外層を吹き飛ばし超新星爆発を起こす。重力崩
壊によって約 1053 ergものエネルギーが解放されるが、うち 99%はニュートリノによって
持ち去られるため、衝撃波の運動エネルギーは典型的に 1051 ergである。爆発後には中性
子星あるいはブラックホール (central compact object: CCO)が残される。
爆発の衝撃波は外層を加熱し、その結果、元素合成が行われる。表 1.2に 11、15、20 M⊙
の大質量星の超新星爆発によって合成される元素の質量を示す。重力崩壊型 SNではOや
Neなど軽い元素が主に合成される。一方で、Feなどの重い元素はCCOに落ち込むため、
まき散らされる質量は小さい。親星の質量が大きいほど、合成された Feの質量が軽い元
素に対して少ないことが分かる。

表 1.2: 重力崩壊型 SNで合成される元素の質量 (M⊙) (Woosley & Weaver 1995)。

元素 11 M⊙ 15 M⊙ 20 M⊙
C 5.32E−02 1.62E−01 2.14E−01
N 3.67E−02 5.41E−02 5.99E−02
O 1.39E−01 6.80E−01 1.95
Ne 3.37E−02 1.18E−01 1.27E−01
Mg 1.22E−02 3.99E−02 4.95E−02
Si 2.30E−02 1.16E−01 2.99E−01
S 1.04E−02 6.56E−02 1.75E−01
Ar 1.97E−03 1.45E−02 3.65E−02
Ca 1.34E−03 1.11E−02 1.47E−02
Fe 8.07E−02 1.30E−01 1.07E−01
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1.2 超新星残骸の進化
超新星残骸 (supernova remnant: SNR)は SNの後に残る天体である。SNRは爆発に
よって噴出された爆発噴出物 (イジェクタ)と爆発の衝撃波により掃き集められた ISMか
らなり、爆発前の星、爆発のメカニズムや進化に関する情報を持っている。SNRの進化
はイジェクタの質量 (Mejecta)と掃き集められた ISMの質量 (MISM)の比によって幾つかの
フェーズに分けられる。以下ではそれらを順を追って説明する。また、ISMの密度は一様
であるとする。

1.2.1 自由膨張期と衝撃波加熱
自由膨張期

超新星爆発後、初期の段階ではMejectaに比べればMISMは小さく無視できるため、イ
ジェクタは減速することなく広がっていく。この速度はおよそ 104 km s−1であり、周辺
ガス中での音速 (∼ 10 km s−1)に比べて十分大きい。そのためイジェクタの前面には衝撃
波が形成される。
爆発エネルギーのほとんどは運動エネルギーとして解放され、熱エネルギーに変換され
るのは 2–3%のみである。爆発のエネルギーをE、速度を vs、半径をRsとすると、

vs =

√
2E

Mejecta

= 1.0× 109
(

E

1051 erg

)1/2 (
Mejecta

M⊙

)−1/2

[cm s−1] (1.15)

Rs = vst (1.16)

と初等的に計算することが出来る。ここで tは爆発からの時間である。衝撃波によって掃
き集められる ISMの質量は次のように計算できる。

MISM =
4

3
Rs

3µmHn0 (1.17)

ここで µは水素原子あたりの平均質量数、mHは水素質量、n0は水素の数密度である。自
由膨張期は掃き集められた ISMの質量がイジェクタ質量と同程度になるまで続く。した
がって、式 1.15、1.16、1.17から、

t ∼ 1.9× 102
(

E

1051 erg

)−1/2 (
Mejecta

M⊙

)5/6 (
µ

1.4

)−1/3 ( n0

1 cm−3

)−1/3

[yr] (1.18)

と近似され、典型的には約 200年で断熱膨張期に入る。SN1987Aはこの段階にあるとさ
れる。

衝撃波加熱

SNRのシェルが超音速で広がることによって生じた衝撃波は星間ガスを圧縮し、加熱
する。衝撃波前面を上流、後面を下流とし、衝撃波の静止系に座標をとる。ガスの密度、
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速度、圧力、エンタルピーをそれぞれ ρ、v、p、wとすると、質量保存、運動量保存、エ
ネルギー保存から、

ρuvu = ρdvd (1.19)

ρuv
2
u + pu = ρdv

2
d + pd (1.20)

1

2
v2u + wu =

1

2
v2d + wd (1.21)

が成り立つ。ここで添字uと dはそれぞれ上流と下流を表す。vの衝撃波面に平行な成分は
ゼロと仮定した。理想気体であるとすると、比熱比 γ = Cp/CV を用いてエンタルピーは、

w = CpT =
γp

(γ − 1)ρ
(1.22)

と表される。ここで、強い衝撃波 (pd ≫ pu)を仮定すると、式 1.19、1.20、1.21、1.22より、

ρu
ρd

=
vd
vu

=
γ − 1

γ + 1
(1.23)

Tu

Td

=
pd(γ − 1)

pu(γ + 1)
(1.24)

v2u =
(γ + 1)pd

2ρu
(1.25)

v2d =
(γ − 1)2pd
2(γ + 1)ρu

(1.26)

と得られる。vuは観測者系での衝撃波速度 vsに等しい (vu = vs)ため、式 1.23、1.26を用
いると、衝撃波通過後の温度は

kTd = µmH
pd
ρd

=
2(γ − 1)

(γ + 1)2
µmHv

2
s (1.27)

と求められる。ここで、k、µ、mHはそれぞれボルツマン定数、平均質量数、水素質量で
ある。非相対論的な単原子気体 (γ = 5/3)を仮定すると、

kTd =
3

16
µmHv

2
s (1.28)

である。この式から、運動エネルギーの 3/8が衝撃波加熱によりランダムな熱エネルギー
に変換されることが分かる。SNRに典型的な値 µ = 1.4、vs = 1000 km s−1 とすると
kTd ∼ 3 × 107 Kであり、X線領域で強い放射をすることが分かる。また、ρd/ρu = 4、
vd/vu = 1/4であり、衝撃波通過後には密度は 4倍に圧縮される。

1.2.2 断熱膨張期 (セドフ期)

掃き集められた ISMの質量がイジェクタの質量より十分大きくなると (MISM ≫ Mejecta)、
衝撃波は掃き集められた ISMにより減速される。しかし、放射によるエネルギー損失は
爆発エネルギーに比べて無視できるため、SNRは断熱的に膨張していく。この段階での
衝撃波の進化は一様な密度中の点源爆発によって近似され、球対称厳密解はセドフ解とし
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て知られる。そのためこの段階はセドフ期とも呼ばれる。基礎方程式は極座標系で以下の
ように与えられる。

∂v

∂t
+ v

∂v

∂r
+

1

ρ

∂P

∂r
= 0 :運動方程式 (1.29)

∂ρ

∂t
+ v

∂ρ

∂r
+ ρ

∂v

∂r
+

2ρv

r
= 0 :連続の式 (1.30)

∂

∂t

(
P

ργ

)
+ v

∂

∂r

(
P

ργ

)
= 0 :エネルギー保存の式 (1.31)

ここで、vは速度、rは半径、P は圧力、ρは密度、γは比熱比である。時刻 tでの全ての
振る舞いは爆発エネルギーEと ISMの数密度 n0が与えられると決定する。衝撃波の半径
Rs、速度 vs、衝撃波面すぐ後方の温度 Tsは、

Rs ∼ 4× 1019
(

t

104 yr

)2/5 (
E

1051 erg

)1/5 (
n0

1 cm−3

)−1/5

[cm] (1.32)

vs =
dRs

dt
∼ 5× 107

(
t

104 yr

)−3/5 (
E

1051 erg

)1/5 (
n0

1 cm−3

)−1/5

[cm s−1] (1.33)

Ts ∼ 3× 106
(

t

104 yr

)−6/5 (
E

1051 erg

)2/5 (
n0

1 cm−3

)−2/5

[K] (1.34)

と表される。このセドフ期は数万年続き、最初の爆発エネルギーのおよそ 70%が熱エネ
ルギーに変換される (Chevalier 1974)。

1.2.3 自由膨張期からセドフ期への遷移
以上では、MISM ≪ Mejecta (自由膨張期)あるいはMISM ≫ Mejecta (セドフ期)という
状況について述べた。しかし、SN1006や CasAなど若い SNRの多くは自由膨張期から
セドフ期への遷移期にあると考えられている。掃き集められた ISMの質量がイジェクタ
質量と同程度であるこの段階では、イジェクタと ISMの相互作用が無視できない。掃き
集められた ISMはイジェクタを押し返し減速させ、内側に伝播する別の衝撃波 (逆行衝撃
波; reverse shock)を作る。この逆行衝撃波によってイジェクタは圧縮され、加熱される。
また、ISMとイジェクタの境界を接触不連続面 (contact discontinuity)という。なお、逆
行衝撃波は始め外向きに伝播するが、ISMの質量がイジェクタ質量を超えると内向きに
伝播していく。
衝撃波あるいは逆行衝撃波で十分加熱された物質のみがX線を放出し、SNRのシェル
状の構造をつくる。また、SNRの内側の領域ではイジェクタはX線を出すほど加熱され
ておらず自由膨張している (図 1.2)。図 1.3に小マゼラン雲の若い超新星残骸 E0102−72
のイメージを示す。青色は逆行衝撃波で加熱されたイジェクタであり、赤色は掃き集めら
れた ISMを表している。

1.2.4 放射冷却期
式 1.34に見るように、衝撃波面後方の温度は時間が経過するにしたがって下がってい
く。そのため、冷却が徐々に効いてくるようになり断熱の仮定は成り立たなくなる。この
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  free expanding
(unshocked) ejecta

shocked ejecta

shocked ISM

ISM

    blast wave
(forward shock)

contact discontinuity

reverse shock

図 1.2: SNRの概略図 (Yamaguchi Ph.D. thesis 2007)。衝撃波加熱された ISMと逆行衝
撃波で加熱されたイジェクタがX線で観測される。SNR中心は未だ加熱されておらず見
えない。

図 1.3: 超新星残骸E0102−72のイメージ。青色と赤色はそれぞれX線 (NASA/CXC/SAO)
と電波 (CSIRO/ATNF/ATCA)であり、それぞれイジェクタと ISMである。緑色は可視
(NASA/HST)のフィラメント構造を示す。
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時期を放射冷却期と呼ぶ。温度が∼ 3× 105 Kまで冷却されると、電子は効率的に炭素や
酸素原子などと再結合し、紫外領域の輝線を放射する。密度の高いシェルはより早く冷却
されるが、内部の密度の低い領域では未だ温度が高く圧力が高い。そのため、外側のシェ
ルは内部ガスの圧力 P ∝ V −γによって押されて膨張していく。ここで V は内部ガスの体
積である。非相対論的な単原子気体 (γ = 5/3)を仮定すると、衝撃波は

Rs ∝ t2/7 (1.35)

に従って膨張する。
さらに冷却が進むと内部からの圧力は効かなくなり、次式のようにシェル全体の動径方
向の運動量を保存するように膨張が進む。

d

dt

(
4π

3
n0r

3ṙ
)
= 0 (1.36)

この段階では、
Rs ∝ t1/4 (1.37)

に従って衝撃波が膨張する。

1.2.5 消滅期
衝撃波の速度が ISMの固有運動 (10–20 km s−1)と同程度になると、シェルと星間物質
の区別はつかなくなり、SNRの形状は消失していく。この段階を消滅期と呼ぶ。消滅期
にある SNRの年齢はおよそ 106年以上である。
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第2章 光学的に薄い熱的プラズマ

2.1 プラズマからのX線放射
2.1.1 熱制動放射
荷電粒子が他の荷電粒子のクーロン場により散乱されると光子を放出する。これを制動
放射あるいは free-free emissionとよぶ。プラズマ中での制動放射はイオンのクーロン場
によって散乱された自由電子からの放射が支配的である。電子がMaxwell-Boltzman分布

f(ve) = 4πv2e

(
me

2πkTe

)3/2

exp

(
−mev

2
e

2kTe

)
(2.1)

に従うとき、単位時間、単位体積、単位周波数あたりの放射強度は、

dW

dV dtdv
=

32πe6

3mec3
(

2π

3kme

)1/2T−1/2
e Z2neni exp

(
− hν

kTe

)
gff (2.2)

= 6.8× 10−38Z2neni exp

(
− hν

kTe

)
gff [erg s−1 cm−3 Hz−1] (2.3)

と与えられる。ここでme、veはそれぞれ電子の質量と速度、Teは電子温度であり、neと
niはそれぞれ電子密度とイオン密度、cは光速、Zはイオンの原子番号、kはボルツマン
定数である。gff は速度で平均したGaunt factorであり、X線を放射する典型的な熱的プ
ラズマの場合、

gff =

(
3

π

kTe

hν

)−1/2

(2.4)

である。式 2.2を周波数で積分すると

dW

dtdV
=

32πe6

3hmc3

(
2πkTe

3me

)1/2

Z2nenigB (2.5)

= 1.4× 10−27T 1/2Z2nenigB [erg s−1 cm−3] (2.6)

となる。ここで、gB ∼ 1.2である。プラズマからの放射強度は電子の速度を反映して
√
T

と、電子とイオンの 2体相互作用のため密度 nの 2乗に比例することが分かる。以上よ
り、熱的連続成分のスペクトルの形とその強度からプラズマ中の電子温度 kTeと密度の積
neniを求めることができる。

2.1.2 輝線
原子に束縛された電子がより低いエネルギー準位へ遷移するとき、そのエネルギー差
に対応する波長の光子を放出する。この放射を輝線あるいは bound-bound emissionと言
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う。H原子に対しては、主量子数 n、n′の異なるエネルギー準位間の遷移による輝線エネ
ルギーは

E = Ry

(
1

n2
− 1

n′2

)
(2.7)

である。ここで、Ryはリュードベリ定数 (= 13.6 eV)である。同様に、HeIIや SiXIVなど
の束縛電子を 1つしか持たないH-likeのイオンからの輝線エネルギーは

E ∼ Z2Ry

(
1

n2
− 1

n′2

)
(2.8)

と近似できる。ここでZは原子番号である。HあるいはH-likeイオンの 1s軌道への遷移を
ライマン系列と言う。n = 2 → 1の遷移による輝線をLyα、n = 3 → 1をLyβ、n = 4 → 1
を Lyγなどと呼ぶ。いくつかの元素のライマン系列の輝線エネルギーを表 2.1に示す。

表 2.1: H-like、He-likeイオンのK輝線エネルギー (Yamaguchi Ph.D. thesis 2007)。r、f、
iはそれぞれ共鳴線、禁制線、インテーコンビネーションラインを表す。

元素 輝線エネルギー (eV)

H-likeイオン He-likeイオン
Lyα Lyβ Lyγ Kα(r) Kα(f) Kα(i) Kβ Kγ

C 367 436 459 308 299 304 355 371
N 500 593 625 431 420 426 498 522
O 654 774 817 574 561 569 666 698
Ne 1022 1211 1277 921 905 914 1073 1127
Mg 1472 1745 1840 1352 1330 1343 1579 1660
Si 2623 3107 3277 1865 1840 1854 2183 2294
S 2623 3107 3277 2461 2431 2447 2884 3033
Ar 3323 3936 4151 3140 3104 3124 3685 3875
Ca 4106 4864 5130 3908 3845 3892 4582 4819
Fe 6966 8266 8732 6702 6641 6670 7798 8217

イオンが電子を 2つ持つHe-likeであるとき、共鳴線 (1s2p 1P1→1s2 1S0)、禁制線 (1s2s
3S1→1s2 1S0)、インターコンビネーションライン (1s2p 3P2,1→1s2 1S0)が強く放射される
(図 2.1)。He-likeイオンの輝線エネルギーを表 2.1に示す。また、本論文ではこれらの輝
線を含め n = 2 → 1の遷移による輝線をKα輝線、n = 3 → 1の遷移による輝線をKβ輝
線などという。
原子に束縛された電子は熱的プラズマ中の自由電子と衝突することによって励起され

(衝突励起)、脱励起することによって輝線を放射する。超新星残骸のプラズマは密度が小
さく、励起状態から基底状態に落ちる時間に比べて平均の衝突頻度が低い。そのため輝線
放射の確率は自由電子とイオンの衝突の確率で決定される。つまり、あるイオンからの輝
線強度は、衝突の確率と同様に電子密度 neとイオン密度 niの積 neniに比例する。した
がって、プラズマ中の元素の相対的なアバンダンスは、それらの元素からの輝線の強度比
を調べることで決定することができる。また、プラズマが太陽組成に近ければ制動放射は
水素の寄与が支配的であり、その強度は nenHに比例する。このことから輝線強度と連続
成分を比べることによってアバンダンスの絶対値を得ることができる。なお、アバンダン
スとは水素に対する元素の個数比であり、本論文では太陽組成を基準として元素Xのア
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(1969). The line ratios of these He-like triplets enable

ionization and/or collisional ionization) which prevail in

The ratios of these lines are already widely used
for collisional solar plasma diagnostics (e.g., Gabriel &
Jordan 1969; Doyle 1980; Keenan et al. 1987; McKenzie

Recently, also theoretical calculations for photo-
ionized plasmas or “hybrid” plasmas (photo-ionization
plus collisional ionization) have been given by
Porquet & Dubau (2000) (hereafter referred to as
Paper I). Their calculations have been already applied to

1
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shell n=1 (ground)
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1
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1
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P1

0
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1

P

図 2.1: He-likeイオンのエネルギー準位略図 (Porquet et al. 2001)。wは共鳴線、xと yは
インターコンビネーションライン、zは禁制線である。実線の上向き矢印は衝突励起、破
線は放射遷移である。

バンダンスをZX = (nX/nH)/(nX⊙/nH⊙)として定義する。ここで、nは観測から得られる
元素の個数密度であり、n⊙は太陽近傍での値である。また、本論文では太陽近傍のアバ
ンダンスとしてAnders & Grevesse(1989)を参照する (表 2.2)。

表 2.2: 太陽組成におけるHに対する主な元素の個数比 (Anders & Grevesse 1989)。

元素 Hに対する個数比
H 1.00E+00
He 9.77E−02
C 3.63E−04
N 1.12E−04
O 8.51E−04
Ne 1.23E−04
Mg 3.80E−05
Si 3.55E−05
S 1.62E−05
Ar 3.63E−06
Ca 2.29E−06
Fe 4.68E−05
Ni 1.78E−06
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2.2 電離非平衡状態
プラズマ中の密度はきわめて小さいため、電子とイオンの相互作用はほとんどない。
クーロン相互作用の平均自由行程よりも衝撃波の遷移が短いスケールで起こるとき、これ
を collisionless shockという。その結果、プラズマが平衡状態に移るには長い時間が必要
となる。

2.2.1 熱エネルギーの非平衡
純粋な collisionless shockの場合、式 1.28から、粒子は衝撃波によって質量に比例した
温度に加熱されることが分かる。すなわち、イオンは電子に比べてmi/me ∼ 2000倍高い
温度を持つことになる。実際には、電子はイオンとのクーロン相互作用によって、イオン
からエネルギーを受け取り徐々に温度平衡へ近づいていく。このエネルギー輸送のタイム
スケール tieは

tie = 9.9× 1012
⟨
Ai

Z2
i

⟩2 (
kTe

1 keV

)3/2 (
ne

1 cm−3

)−1 1

lnΛ
(2.9)

となる (Spitzer 1962; Laming 2001)。ここで、ZiとAiはそれぞれイオンの電荷と質量で
ある。括弧は様々なイオンに対する平均値を表す。Λはプラズマパラメータと呼ばれるも
のであり、衝突係数の最大値と最小値の比である。典型的な SNRでは、Ai = 1、Zi = 1、
kTe = 1 keV、ne = 1 cm−3、ln Λ ∼ 40であり、tieはおよそ 3× 1011 s ∼ 104 yrである。

2.2.2 電離非平衡
衝撃波が通り抜けた直後には、電子の温度は低く、衝撃波加熱された物質の電離状態は
ほとんど中性にあると考えられる。イオンは自由電子との衝突によって徐々に電離され、
電子を失っていく。イオンの電離は熱的な自由電子と平衡状態になるまで続き、これを衝
突電離平衡 (collisional ionization equilibrium: CIE)という。プラズマがCIEに到達する
固有時間は、

netionize ∼ 1012 s cm−3 (2.10)

と与えられる (Masai 1994)。この固有時間はイオンの電荷や電子温度にほとんど依存せ
ず、電子密度neのみに依存する。そのため、電離パラメータは電子密度と時間の積 netで
定義され、電離非平衡 (non-equilibrium ionization: NEI)状態の程度を表すパラメータと
して使われる。式 2.10に示したように、プラズマがCIEに達するまでおよそ 1012 s cm−3

以上の時間が必要である。そのため SN1006やCasAなど多くの若い SNRはNEI状態に
ある。
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第3章 G337.2−0.7概観と本観測の動機

3.1 電波による観測
G337.2−0.7は最初Green (1974)によって非熱的な電波の放射から SNR候補として分
類され、Molonglo Observatory Synthesis Telescope (MOST)を用いた 0.843 GHz電波観
測によって SNRであることが確認された (Whiteoak & Green 1996)。その後、Rakowski
et al. (2006)は Australia Telescope Compact Array (ATCA)を用いて 1.4 GHz、5 GHz
の電波観測を行った。どちらの波長でも同様に 4.5分×5.5分に広がった放射が見つかっ
た。spectral index は α = −0.4であり、SNRとして典型的な値である。もっとも特徴的
な点は、SNRの南側に見られる 2.0分×3.2分の明るいリング状の構造である。このよう
な明るい構造は磁場あるいは電子密度が他の領域に比べて高いことを示唆している。図
3.1に 1.4 GHzの電波イメージを示す。
また、HI吸収線の測定では、視線速度−22 km s−1と−116 km s−1に強い吸収が見ら
れた。これを銀河の回転曲線 (Fich et al. 1989)と比較することで、G337.2−0.7の距離は
2.0–9.3 kpcと見積もられている。

3.2 X線による観測
G337.2−0.7からのX線放射はROSAT の全天観測によって初めて発見された (Voges et

al. 1999)。このX線放射の物理を詳細に調べるために、その後「あすか」衛星 (Rakowski
et al. 2001)、Chandra、XMM − Newton衛星 (Rakowski et al. 2006)での観測が行わ
れた。図 3.2に高い角度分解能を持つChandra衛星による 1–5 keVのイメージを示す。X
線は電波リングの内部で明るいことが分かる。また、リングの北東は電波ではもっとも暗
い領域であるが、X線では明るい広がった放射が見られている。
図 3.3にChandra衛星、XMM −Newton衛星による SNR全体のスペクトルを示す。

X線スペクトルは星間吸収 (NH ∼ 3.2× 1022 cm−2)を受けた温度 kT ∼ 0.74 keV、電離パ
ラメータ net ∼ 1.0× 1012 s cm−3の電離非平衡プラズマと冪 Γ ∼ 2.2の power-lawで再現
された。電離非平衡プラズマのアバンダンスを表 3.1に示す。
高い重元素のアバンダンスは、このプラズマはイジェクタが支配であることを示してい
る。特にCaのアバンダンスは Siの∼ 3.4倍と非常に高い値が得られており、このことか
らG337.2−0.7の起源は Ia型超新星であると示唆されている。しかしながら、統計不足の
ため Ia型に特徴的な FeのK輝線は検出されておらず、Feのアバンダンスは L輝線のみ
から求めたものである。また、高エネルギー連続成分を再現している power-law成分は、
熱的プラズマに置き換えてもスペクトルを再現可能だった。そのため、この高エネルギー
連続X線は、非熱的なシンクロトロン放射起源か、あるいはより高温の熱的プラズマに
よるものなのか分かっていない。
Rakowski et al. (2006)は SNR領域を細かく分けて解析を行った (図 3.2)。空間分解し
たスペクトル解析の結果、リング北東のGreen領域でもっとも高いアバンダンスが得ら
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図 3.1: ATCAによるG337.2−0.7の 1.4 GHz電波イメージ (Rakowski et al. 2006)。

図 3.2: G337.2−0.7のChandra衛星によるイメージ (Rakowski et al. 2006)。1.0–1.68 keV
(赤)、1.68–2.3 keV (緑)、2.3–5.0 keV (青)バンドイメージを重ね合わせたもの。
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表 3.1: Chandra、XMM − Newtonによる NEI成分のアバンダンス (Rakowski et al.
2006)。

元素 アバンダンス
Ne 4.16+0.84

−1.64

Mg 1.74+0.20
−0.40

Si 3.50+0.24
−0.62

S 5.04+0.32
−0.82

Ar 1.69+0.11
−0.26

Ca 11.77+0.83
−2.04

Fe 0.980.18−0.29

れた一方で、電波で明るいリングと重なっているYellow領域でアバンダンスが最も低い
ことが報告された。このことから、電波リングは逆行衝撃波の現在の位置ではなく、密度
の高い星周物質あるいは星間物質であることが示唆されている。

図 3.3: G337.2−0.7のChandra ACIS-S3、XMM −Newton EPIC PN、 MOS1による
スペクトル (Rakowski et al. 2006)。MOS2はMOS1と同様のスペクトルであり表示し
ていない。モデルは吸収を受けた電離非平衡プラズマと power-law。
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3.3 すざく衛星による観測の動機
Ia型 SNは非常に明るく、その光度がほぼ一定であるため標準光源として用いられてき
た。しかしながら、最近の研究により Ia型 SNの爆発メカニズムは予想以上に複雑である
ことが分かってきており、実際に可視光スペクトルとそのライトカーブの多様性が観測さ
れている。理論的には、親星の属する銀河の金属量が Ia型 SNの光度に影響することが示
されている (Timmes et al. 2003)。また、Maeda et al. (2010b)は観測されるスペクトル
進化の多様性は、非対称爆発をどの方向から見るかの違いであると報告している。
銀河系内 SNRは空間分解できるため、SNで合成される元素のアバンダンスや空間分布
を調べるのに適した天体である。特に Feは星の最深部で合成されるため、そのアバンダ
ンスや空間分布は爆発メカニズムを強く反映し、重要である。また、重力崩壊型では爆発
後に中性子性やブラックホールが形成されるが、Ia型では中心天体は残らない。そのため
Feのアバンダンスから Ia型と重力崩壊型を区別することが一般的である。しかし、Feの
K輝線の検出には高い統計が必要であり、Ia型起源であると同定されている SNRは少な
い。Ia型 SNの爆発メカニズムを調査するには、まずはサンプル数を増やすことが必須で
ある。
G337.2−0.7は比較的明るい銀河系内の SNRであり、Chandra衛星、XMM −Newton
衛星を用いた過去の観測結果から Ia型起源が強く示唆されている (Rakowski et al. 2006)。
さらに SNで合成された重元素からの輝線が強く見えている。そのため、貴重な Ia型の
サンプルとなることが期待される。しかしながら、Ia型起源を決定づけるFeのK輝線は
検出できていない。また、統計不足のため高エネルギー連続成分の起源も不明である。し
たがって、高統計、精密分光測定によってアバンダンスや温度、電離状態を精度よく決定
し、この天体の素性を調べる必要がある。そこで、私たちは高いエネルギー分解能と、広
がった天体に対して高い感度を持つ「すざく」衛星を用いてG337.2−0.7の観測を行った。
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第4章 X線天文衛星「すざく」

4.1 概観
すざく衛星は 2005年 7月 10日に JAXAの内之浦宇宙空間観測所 (鹿児島県)からM-V
ロケット 6号機によって打ち上げられた、はくちょう (1979年)、てんま (1983年)、ぎんが
(1987年)、あすか (1993年)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)。直径 2.1 m、軌道上で鏡筒伸展後の全長は 6.5 mであり、太陽電池パネルを
広げると 5.4 mの幅になる。総重量は約 1700 kgであり、日本の科学衛星としてはこれま
でにない大型衛星である。太陽電池パネルが常に太陽から 30度以内の方向を向くように
姿勢が三軸制御されている。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度の範囲に限定される。
すざく衛星は高度 570 km、軌道傾斜角 31度の略円軌道上に置かれており、軌道周期は

96分である (図 4.2)。衛星は地球を 1日に 15周するが、内之浦宇宙空間観測所の上空を
通過するのはそのうち 5回のみである。この間に観測データの地上転送、コマンドの送信
等が行われる。なお、あすか衛星で観測データの地上転送のために使用されていたNASA
DSNは、4 Mbpsの転送ができないため、すざく衛星では使用していない。すざく衛星の
低高度略円軌道は軌道周期の約 1/3の間地没してしまい、欧米のX線天文衛星Chandra
やXMM −Newtonの高高度楕円軌道に比べると観測効率は良くない。一方で、低高度
略円軌道により高エネルギー宇宙線が少ないためバックグラウンドが低く、また時間的に
も安定しているという利点がある。

図 4.1: (左)軌道上でのすざく衛星外観、(右)衛星の内部構造と装置の配置図 (Mitsuda et
al. 2007)。
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図 4.2: すざく衛星軌道 (The Suzaku Technical Description)。

4.2 X線望遠鏡 XRT

可視光の集光には屈折率が 1より大きい屈折レンズを用いることが可能である。しかし
ながら、屈折率は光の波長に依存し、X線の波長帯では屈折率は 1よりわずかに小さいた
め、X線に対しては屈折レンズを作ることはできない。そのため、X線の集光には全反射
や回折が用いられる。
すざく衛星に搭載されたX線望遠鏡 (X-ray telescope: XRT、図 4.3)は、斜入射角が十
分小さければ (< 1.0度)、X線が全反射されることを利用している。XRTは口径 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)が 4台、XRSを置
くもの (XRT-S)が 1台ある。これらは厚さ 178 µmの薄膜型反射鏡をXRT-Iでは 175重、
XRT-Sでは 168重に同心円上に並べ、回転双曲面と回転放物面からなるWolter I型光学
系 (図 4.4)を円錐 2段で近似している。表 4.1にXRT-Iの性能をまとめる。
多重薄板X線望遠鏡は、Chandra衛星搭載のX線望遠鏡HRMA (High Resolution Mir-

ror Assembly)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、小型軽量か
つ開口率が高い。図 4.5に各X線衛星搭載望遠鏡の有効面積を示す。0.2–2 keVでの強い
吸収端はXRTの温度を一定に保つために取り付けられた熱遮蔽体の透過率によるもので
ある。この熱遮蔽体は厚さ 0.24 µmのテレフタル酸ポリエチレン (C10H8O4)の膜に 30 nm
のアルミニウムがコーティングされたものである。また、2–3 keVと 12 keVの吸収端は
鏡面のAuによるものである。
視野中心から遠くなるにつれXRTの有効面積は小さくなる。これは入射X線の入射角
が大きくなるためであり、高エネルギーでより顕著となる。この効果を vignetting効果と
呼ぶ。図 4.6にXRTの vignetting曲線を示す。
すざくXRTでは、滑らかなガラス面を写し取るレプリカ法の導入により鏡面形状精度
が向上し、あすか衛星に比べて約 2倍優れた角度分解能 (HPD∼ 2分)を達成した。HPD
(Half Power Diameter)は点源を観測した際に集光される光量の 50%がその中に含まれる
円の直径である。図 4.7に観測から得られた point spread function (PSF)と、PSFを積分
した enclosed energy function (EEF)を示す。ここで EEFとは点源を観測した際に集光
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図 4.3: すざくXRT外観 (The Suzaku Technical Description)。

図 4.4: すざくXRTの概略図 (Mori et al. 2005)。(左)正面から見た図。(右)断面図。入射
X線は前段の放物面ミラーで反射された後、後段の双曲面ミラーで反射され集光される。

される全光子数を 1として、点源を中心とした円の中に含まれる光子数を半径の関数とし
て表したものである。なお、EEFが 0.5となるときの半径の 2倍が HPDである。また、
XRTは四分円を組み合わせて作られているため、像が四分円の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る。
XRTのミラーは密に重ねられているため、非正規の反射によりX線が入射することが
あり、これを迷光という。図 4.8に迷光の主な経路を示す。1つは secondary reflectionで
あり、これは 1段目のミラーで反射されずに 2段目のミラーのみで反射されるものであ
る。もう一方は backside reflectionであり、1段目のミラーの裏側で反射された後、2段目
のミラーで反射され検出器に到達する。迷光は視野外に明るい天体が存在する状況で暗い
天体を観測したときに問題となる。
すざくXRTでは望遠鏡前にプリコリメータ (図 4.9)を搭載することで、あすか衛星に
比べて迷光が大きく抑えてられている。図 4.10と図 4.11にプリコリメータがある場合と
ない場合の迷光イメージと secondary reflectionの有効面積の比較をそれぞれ示す。プリ
コリメータによって迷光が大きく減少していることが分かる。しかし、光軸から∼20分
あるいは∼60分ずれた位置では secondary reflectionによる迷光は残っている。
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表 4.1: すざくXRT-Iの性能 (The Suzaku Technical Description)

台数 4
焦点距離 4.75 m
直径 399 mm
高さ 279 mm
重量 ∗ 19.5 kg
鏡面数 ∗ 1400枚
面積 ∗ 873 cm2

鏡面 Au
基板 Al
基板の厚さ 155 µm
入射角 0.18–0.60度
角度分解能 (HPD) 2.0度
有効面積 ∗ @1.5 keV/7 keV 450 cm2/250 cm2

∗ 1台当たり

図 4.5: X線衛星搭載望遠鏡の入射X線のエネルギーに対する有効面積 (Serlemitsos et al.
2007)。検出器の検出効率を含んでいる。
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図 4.6: かに星雲の観測データを用いて作成した XRTの vignetting曲線 (Serlemitsos et
al. 2007)。実線は ray-tracingシミュレーションによるモデルカーブ。8分で有効面積が急
に減少しているのは検出器の端に対応する。

図 4.7: (左)「すざく」で観測した点源 (SS Cyg)のイメージ。(中)PSF。(右)EEF (Ser-
lemitsos et al. 2007)。EEFはCCDの端で 1になるように規格化してある。
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Fig. 3. Major reflection paths occurring in the XRT structure.τrepresents the oblique angle of the primary reflector measured from the optical axis of

図 4.8: 入射X線の経路 (Mori et al. 2005)。(a)正規の 2回反射による経路。(b) secondary
reflection。(c) backside reflection。迷光は主に (b)あるいは (c)の非正規経路を通る。

,75.loV[.lateiroM.H052

Fig. 6. Pictures of a pre-collimator quadrant (top-left), an alignment plate (bottom-left) and their schematic views (right). Positioning of the blades is
made with the grooves carved out on the upper and lower edges of the window opened on the alignment plate. All of the dimensions are in mm.

otamilloC-erP2E-ortsA]1.oN

Fig. 5. left: Schematic view of the blades necessary to block secondary reflection. The reflectors with the primary oblique angle

図 4.9: (左)プリコリメータとアライメントプレートの外観、(中、右)それらの概略図
(Mori et al. 2005)。
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図 4.10: 光軸から 60分の位置からAlのKα輝線 (1.49 keV)を照射した際の迷光イメージ
(Mori et al. 2005)。それぞれプリコリメータが無い場合 (左)とある場合 (右)である。視
野の右半分は secondary reflection、左半分は backside reflectionによる迷光である。
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Fig. 13. Wide-range vignetting function of the XRT at the three energies of Al-Kα(1.49 keV), Ti-Kα(4.51 keV), and Cu-Kα(8.04 keV) for off-axis

図 4.11: プリコリメータを取り付ける前と後での迷光の有効面積 (Mori et al. 2005)。丸
印と三角印は地上での測定値であり、破線と実線は ray-tracingシミュレーションの結果
である。
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4.3 X線CCDカメラXIS

すざくは 4台のX線 CCDカメラ (X-ray Imaging Spectrometer: XIS)を搭載している
(図 4.12; Koyama et al. 2007)。これらは日本 (ISAS/JAXA、京都大学、大阪大学など)と
米国 (マサチューセッツ工科大学)との共同で開発されたものである。
CCDカメラの重量は48.7 kgであり、通常の運転ではバス電圧は50 V、消費電力は67 W
である。CCD素子は−90 ◦Cに冷却されており、暗電流と電荷転送効率の低下が抑えられ
ている。可視光や紫外線はCCD表面に取り付けられている optical blocking filterによっ
て遮蔽される。また、半減期 2.73年の 55Fe校正線源がCCD上部に取り付けられており、
CCDの角を照射することで機上での性能を監視することができる。

図 4.12: XIS外観 (左)と概略図 (右) (Koyama et al. 2007)。

4.3.1 CCD検出器
X線CCDは光子を感知するピクセルの 2次元配列からなる。各ピクセルにX線光子が
入射すると空乏層で光電吸収され、入射X線のエネルギーに比例した数の電子・ホール
対が形成される。露光の後、これらの電荷は一度 frame-store領域へ転送されたのち、順
次読み出し口へ転送 (クロック)される。この電荷に相当する電気信号として計測するこ
とで入射X線のエネルギーを決定することができる。各 XISはそれぞれ 1024 × 1024画
素から成り、XRTと合わせると 17.8分×17.8分の視野面積となる。
frame-store領域は 4つのセグメントに分けられており、それぞれが読み出し口を持って
いる (図 4.13)。1ピクセルあたりの電荷転送時間は 24.4 µsであり、1つのセグメントの電
荷を全て読み出し口から読み出すには 6.9秒必要である。ノーマルモードでは、XISの時
間分解能はこの電荷転送時間のために制限されている。
4台のCCDカメラのうちXIS 0、2、3の 3台が表面照射型 (front-illuminated: FI)であ
り、XIS 1は裏面照射型 (back-illuminated: BI)である。FI-CCDは空乏層が∼ 65 µmと
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図 4.13: XIS CCDの概略図 (Koyama et al. 2007)。CCDは 4つのセグメントから成り、
それぞれ読み出し口を持っている。

厚く、高エネルギー側のX線に対して高い検出効率を示すが、入射X線は電極や絶縁層
を通過するため 1 keV以下の低エネルギーで検出効率が落ちる。一方、BI-CCDでは電極
の逆側からX線が入射するために低エネルギーに対して高い検出効率を持つ。しかしな
がら、基板に電極構造を設けるための加工プロセスが容易ではなく、完全空乏を担保する
ために空乏層厚はFI-CCDと比べて薄い (∼ 42 µm)。そのため、FI-CCDとBI-CCDは相
補的に働く。図 4.14に FI-CCDとBI-CCDの量子効率を示す。
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図 4.14: FI-CCD (XIS 0)とBI-CCD (XIS 1)の量子効率 (Koyama et al. 2007)。
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4.3.2 電荷注入による電荷転送非効率の抑制
宇宙環境ではCCDの電荷転送非効率 (charge transfer inefficiency: CTI)が徐々に増え
ていく。これは高エネルギー宇宙線の衝突によって格子欠陥が作られ、電荷がトラップさ
れるためである。格子欠陥にトラップされる電荷が増加すると、ゲインが減少する。ま
た、失われる電荷量はピクセルごとに異なるためエネルギー分解能も劣化する。55Fe校正
線源を用いて測定された打ち上げ直後のエネルギー中心値とエネルギー分解能はそれぞ
れ 5894 eV (Mn Kα輝線)と∼ 130 eVであったが、打ち上げから 1年間で大きな劣化が
確認された。そのため、2006年 8月に spaced-raw charge injection (SCI)という機能を機
上で開始した。SCIとは、人工的に電荷を注入することで高エネルギー宇宙線による損傷
の影響を和らげる、XIS CCDが備えている機能である。この人工電荷の注入口は読み出
し口の反対側に取り付けられており、露光を行う前に 54行ごとに電荷が注入される。こ
れらの電荷が「犠牲電荷」として転送されることによって予めトラップを埋めることが
でき、入射X線によって生じた電荷の電荷転送効率を回復させることができる (図 4.15)。
SCIの結果、ゲインとエネルギー分解能が打ち上げ直後とほぼ同じ性能に回復することが
できた (図 4.16)。SCIが onの状態でも徐々に分解能は悪くなっているが、offのときと比
べてその傾きはかなり抑えられていることが分かる。SCI onの状態でFI (XIS 0、3)とBI
(XIS 1)間でエネルギー分解能劣化の傾きが異なるのは、注入した電荷量の違いによるも
のである。FIでは 6 keVの信号に対応する電荷の注入に対して、BIでは 2 keVである。
2011年以降、BI-CCDに対してもFIと同量の電荷注入が行われており、FIと変わらない
性能が得られている。

図 4.15: SCI機能の概略図。電荷は右から左に転送される。先に転送されている電荷がト
ラップを埋めるため、後の電荷は損失なく転送される。
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図 4.16: SCI off (左)と on (右)での 55Fe校正線源を用いた高エネルギーでのエネルギー
分解能 (Suzaku technical description)。2011年のXIS 1での不連続点は電荷注入量の変更
によるもの。

4.3.3 非X線バックグラウンド
軌道上ではX線以外に宇宙線由来の高エネルギー粒子 (陽子、電子、γ線)がイベント
を作る。これらのイベントのほとんどは宇宙線荷電粒子によるものであり、荷電粒子が
CCDで電離損失することによって生じる。このようなイベントは複数のピクセルにまた
がって電荷を落とし、長く尾を引いたイメージが得られるため、グレード判定法と呼ばれ
るイメージ解析によって取り除くことができる。しかし、全てを除去することはできず、
最終的に残ったものを非X線バックグラウンド (non X-ray background: NXB)と呼ぶ。
NXBのスペクトルは太陽光に照らされていない地球 (夜地球)を観測することによって
得られる (図 4.17)。Al、Si、Ni、Auの蛍光X線が見えており、これらはXISの成分が宇
宙線によって電離されて生じたものである。Mn-KαとMn-Kβ輝線は 55Fe校正線源によ
るものである。一方、連続成分は宇宙線由来で作られた 10 keV以下の電子が直接CCDに
入る、あるいはガンマ線がCCD空乏層でコンプトン散乱し、10 keV以下のコンプトン電
子を残すことで生じる。BI-CCDは 7 keV以上での高エネルギー帯でNXBのフラックス
が高く、こぶ状の構造が見られる。BI-CCDはFI-CCDに比べて空乏層厚が薄く、グレー
ド判定により低エネルギー宇宙線によるNXBとX線を区別できないためである。
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図 4.17: 夜地球の観測から得たNXBのスペクトル (Tawa et al. 2008)。
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5.1 観測とデータ処理
私たちは「すざく」衛星に搭載されているXISを用いて、2012年 9月 2日から 9月 11
日にかけてG337.2−0.7の長時間観測 (有効露光時間 304.1 ks)を行った。前述したように
XISは 4つのCCDから成るが、XIS 2は 2006年 11月から動いていない1。また、XIS 0の
4つあるセグメントのうちセグメントAは 2009年 6月以降不具合が生じたため使用され
ていない2。そのため解析ではXIS 0のセグメントB、C、Dと、XIS 3、XIS 1のデータを
用いる。XIS 0とXIS 3はFI CCDであり、XIS 1はBI CCDである。SiのK輝線エッジに
対応する 1.7–1.8 keVはキャリブレーションの不定性が大きく、解析では除いた。また、4
章 3節 3項で述べたように、BI CCDでは高エネルギー帯でNXBのフラックスが大きいた
め、XIS 1の 8 keV以上は使用していない。以降の解析では、すざくチームから提供され
ている標準的な解析ツールHEAsoft (version 6.13)を使用し、XISの校正データベースに
は 2013年 3月に提供されたものを使用する。応答関数と有効面積はそれぞれ xisrmfgen

と xissimarfgen (Ishisaki et al. 2007)を用いて作成したものを使用し、スペクトル解析
にはXSPEC (version 12.8.1) (Arnaud 1996)を用いる。

5.2 X線イメージ
生データにはNXBが含まれる。そこで、xisnxbgen (Tawa et al. 2008)を用いて観測中
に入るNXBをシミュレーションし、生イメージから差し引いた。図 5.1にNXBを差し引
いた 3つのエネルギーバンド (0.5–2、2–5、5–8 keV)での各XISの視野全体のイメージを
示す。各XIS視野の 2箇所の角には 55Fe校正線源が照射しているため、この領域は除いて
いる。0.5–2、2–5 keVバンドで視野中心に見える明るい天体がG337.2−0.7である。矢印
で示したG337.2−0.7の北東に位置する点源は準巨星HD149901である。また、5–8 keV
バンドでは、視野の西側に広がった放射が見られる。各検出器のイメージを比較すると、
この放射は検出器ごとに異なった構造をしていることが分かった。そのためこの放射は天
体由来ではなく人工的なものである。特にXIS 1では扇状の構造がはっきりと見られる。
図 4.10に示したようにこのような構造は迷光に特徴的なものであり、この放射は視野外
の明るい天体からの迷光によるものであると分かった。図 5.1のXIS 1の 5–8 keVバンド
イメージに点線で示した二つの暗い線状の構造はXRTのアライメントプレートの影であ
り、この 2本の影の交点に迷光源が位置する (Mori et al. 2005、図 4)。このことから迷光
源はG337.2−0.7からおよそ 60分離れた (R.A. = 248.51, Dec = -47.39)に位置すると見
積もることができた。実際にG337.2−0.7の周辺を調べたところ、SNRの北西 60分の位

1http://www.astro.isas.ac.jp/suzaku/doc/suzakumemo/suzakumemo-2007-08.pdf
2http://www.astro.isas.ac.jp/suzaku/doc/suzakumemo/suzakumemo-2010-01.pdf
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図 5.1: 0.5–2 (上段)、2–5 (中段)、5–8 keV (下段)バンドの XIS視野全体のイメージ。
左からそれぞれ XIS0、1、3である。XIS 1の 0.5–2 keVバンドイメージの白色の矢印は
HD149901の位置を示している。また、白色の点線はXRTのアライメントプレートによ
る影を示している。

置に明るいブラックホール連星 4U1630−47 (R.A. = 248.5067, Dec = −47.3930)が存在
し、この天体が迷光源であることが分かった。
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5.3 迷光のスペクトル
視野西側に見られた迷光はG337.2−0.7の放射領域にも入ってきており、5 keV以上の高
エネルギーで特に寄与が大きい。そのため、迷光の寄与を正確に見積もる必要がある。迷光
源であるブラックホール連星4U1630−47は、G337.2−0.7の観測中にアウトバーストを起こ
したことが分かっている (Hori et al. 2014)。そこで、全天X線監視装置 (MAXI; Matsuoka
et al. 2009)のガススリット検出器 (GSC)のアーカイブデータを用いてG337.2−0.7観測
中の 4U1630−47のスペクトルを抽出した。このスペクトルを星間吸収 (phabsモデル)を
受けた光学的に厚い降着円盤モデル (diskbbモデル)(Kubota et al. 2007)でフィットを
行ったところ、χ2/d.o.f.= 192/149でうまく再現することができた。図 5.2にMAXI の
スペクトルとベストフィットモデル、表 5.1にベストフィットのパラメータを示す。
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図 5.2: 4U 1630−47のMAXI GSCスペクトルとベストフィットモデル (上段)とモデル
との残差 (下段)。

表 5.1: 4U 1630−47のMAXI GSCスペクトルのベストフィットパラメータ ∗

Parameter Value

NH (×1022 cm−2) 8.15 (fixed)
kTin (keV) 1.39 (fixed)
Flux† (photons s−1 cm−2) 1.02+0.02

−0.02

χ2/d.o.f. 192/149 = 1.29
∗ エラーは 90%の信頼レベル。
† 2–10 keVバンドでのフラックス。

このベストフィットのモデルパラメータ (表 5.1)を用いて、4U1630−47からの迷光を
xissim (Ishisaki et al. 2007)で計算した。図 5.3に得られた迷光イメージのシミュレー
ション結果を示す。図 5.3のシミュレーションイメージでは視野西側に扇状の迷光が見ら
れており、実際の観測イメージを大まかに再現していることが分かる。しかしながら、観
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測イメージではXIS視野の中央で迷光が明るい一方で、シミュレーションでは暗く、迷光
の位置を上手く再現できていない。そのためシミュレーション結果をそのまま用いること
はできない。
4章 2節で述べたように、迷光は主に 2成分からなる (Mori et al. 2005)。1つは 2段目
のミラーのみでの反射による成分 (セカンダリー成分と呼ぶ)であり、もう一つはミラー
の裏側で反射された成分 (バックサイド成分と呼ぶ)である (図 4.8)。セカンダリー成分は
バックサイド成分に比べて明るく、迷光源に近い側に現れる。一方、バックサイド成分は
ほぼ一様な輝度で迷光源から遠い側に現れる。
一方、Takei et al. (2012)は、かに星雲による迷光のスペクトルとイメージの解析を行っ
た。その結果、シミュレーションではセカンダリー成分、バックサイド成分ともに 1.5 keV
以上のスペクトルの形はうまく再現することができるが、それらのフラックスの再現性は
良くないことが報告されている。特に、セカンダリー成分はミラーとプリコリメータの僅
かな隙間から侵入した光子によるものであるが、この隙間の大きさが正確に求められてい
ないためにシミュレーションと観測でフラックスが大きく異なる (Hideyuki Mori, private
communication)。
これらのことから、迷光の各成分のスペクトルの形はシミュレーションから得ること
ができるが、それらのフラックスは見積もることはできない。したがって、迷光のフラッ
クスは XIS視野内の実際の観測から求める必要がある。そこで私たちは次節で述べるよ
うに、バックグラウンドスペクトルを物理的描像に基づいたモデルと迷光モデルでフィッ
ティングし、迷光のフラックスを求めることにした。バックグラウンド領域は迷光の成分
によって 3つの領域 (BGD-left, BGD-right, BGD-middle)に分けた (図 5.4下)。ここで、
BGD-right領域とBGD-left領域の迷光はそれぞれセカンダリー成分とバックサイド成分
から成る。また、BGD-middle領域の迷光はそれら両方の成分を含んでいる。BGD-middle
領域の迷光フラックスは SNR領域での迷光フラックスとおよそ同じであると考えられる。
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図 5.3: 迷光のシミュレーションイメージ。上から XIS 0、1、3である。図 5.1の観測イ
メージと同様に、セカンダリー成分による扇状の構造と、XRTのアライメントバーによ
る影が見られる。また、左側の一様な構造は迷光のバックサイド成分である (Serlemitsos
et al. 2007)。



38 第 5章 すざく衛星によるG337.2−0.7の観測

250.000 249.800 249.600

-47.700

-47.800

-47.900

-48.000

Right ascension (degree)

D
e
c
li

n
a
ti

o
n
 (

d
e
g
re

e
)

249.950 249.900 249.850 249.800

-47.800

-47.850

Right ascension (degree)

D
ec

li
n
at

io
n
 (

d
eg

re
e)

NE

Center

Whole

図 5.4: XIS 3のイメージ。(上) SNRを中心とした 8分角の 1–5 keVバンドイメージ。半
径 2.4分の大円はスペクトル解析で用いる SNR全体の領域を示す。半径 1.1分の内側の円
はCenter領域であり、実線で囲んだ領域はNE領域である。(下) 5–10 keVバンドの視野
全体のイメージ。緑色の実線はバックグラウンド領域 (左から BGD-left、BGD-middle、
BGD-right)を示す。白色の破線は半径 4分の SNR領域と HD149901領域、緑色の円は
55Fe校正線源が照射する領域をそれぞれ示しており、これらの領域はバックグラウンド領
域から除外した。
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5.4 迷光とX線バックグラウンドのモデルフィッティング
迷光のフラックスとそれ以外のX線バックグラウンドを分離して見積もるために、バッ
クグラウンドスペクトルのモデル化を行う。まず、前節で選んだ 3つのバックグラウンド
領域 (図 5.4下)からスペクトルを抽出した。HD149901と 55Fe校正線源、SNRの領域は
除いてある。これらのバックグラウンド領域のX線スペクトルは次のように分解できる。

BGD+ SL + SNRcontami (5.1)

ここでBGD、SL、SNRcontamiはそれぞれX線バックグラウンド、迷光、XRTの PSFの
テイルによるG337.2−0.7からのX線である。このモデルで 3つのバックグラウンド領域
のスペクトルを同時にフィッティングし、迷光のフラックスとX線バックグラウンドを同
時に求める。各バックグラウンド領域間でX線バックグラウンドは共通だが、迷光の成
分とその強度、そしてG337.2−0.7からのX線のフラックスは異なる。

5.4.1 迷光
4U1630−47のベストフィットモデル (表 5.1)を用いて xissimで作成した迷光のシミュ
レーションイメージ (図 5.3)の迷光源側 (右側)と迷光源から遠い側 (左側)からそれぞれ
スペクトルを抽出し、これらをそれぞれセカンダリー成分とバックサイド成分のスペクト
ルモデルとした。BGD-right領域とBGD-left領域はそれぞれセカンダリー成分とバック
サイド成分のモデルを加えた。BGD-middle領域はそれら両方の成分のモデルを迷光とし
て加えた。各領域の迷光のフラックスはそれぞれフリーパラメータとした。

5.4.2 X線バックグラウンド
X線バックグラウンド (BGD)は以下のように分解することができる。

BGD = Abs1× (LP + HP + CM) + Abs2× CXB + Abs3× FE (5.2)

ここで、LP、HP、CMは銀河リッジX線放射 (Galactic ridge X-ray emission: GRXE)の
成分であり、FE、CXBはそれぞれ前景熱的放射、宇宙X線背景放射である。以下ではこ
れらの成分について説明する。

銀河リッジX線放射

G337.2−0.7は銀河面上に位置しているために、X線バックグラウンドとしてGRXEが
大きく寄与する。実際に、バックグラウンドスペクトルにはMg、Si、S、Feといった重
元素からの輝線が見えており、これらはGRXEの特徴である。
Uchiyama et al. (2013)によると、GRXEは 2成分の熱的な電離平衡プラズマと中性鉄
のK輝線 (6.40 keV、7.06 keV)を付随する冪がΓ = 2.13のpower-lawで表現することがで
きる。2成分の電離平衡プラズマは、実際には点源からの放射の重ね合わせと考えられて
いるが、現象論的に温度 kT ∼ 1.3 keVの低温プラズマ (low temperature plasma: LP)と
kT ∼ 6.6 keVの高温プラズマ (high temperature plasma: HP)で表現できる。power-law
モデルは、冷たい星間ガスとX線あるいは高エネルギーの電子や陽子との相互作用によ
るものと考えられている。また、GRXEのフラックスは銀緯依存性があり、0度で最も大
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きい (Uchiyama et al. 2013)。これらの 2成分プラズマモデルと power-lawモデルに星間
吸収をかけたものをGRXEのモデルとした。
フィッティングでは星間吸収の水素柱密度 (NGRXE

H )と LPとHPのフラックス、LPの
温度をフリーパラメータとした。また、LPとHPの Siアバンダンスはお互いに共通のフ
リーパラメータとし、残りのパラメータはUchiyama et al. (2013)の値に固定した。

前景熱的放射

X線バックグラウンドは GRXEに加えて、より手前からの前景熱的放射 (foreground
thermal emissions: FE) (Ryu et al. 2009; Uchiyama et al. 2013)も寄与する。FEは星間
吸収の水素柱密度がNFE

H = 5.6 × 1021 cm−2、温度が 0.09 keVと 0.59 keVの 2成分の電
離平衡プラズマで表現される (Uchiyama et al. 2013)。2つのプラズマのアバンダンスは
どちらも 0.05 solarである。
1 keV以上では 0.09 keVのプラズマはほとんど寄与がないため無視し、0.59 keVの電
離平衡プラズマのみを FEのモデルとして加えた。また、FEはモデルの不定性が大きい
ため、温度 kT とフラックスをフリーパラメータとした。

宇宙X線背景放射

宇宙X線背景放射 (cosmic X-ray background: CXB)は、あらゆる方向から一様かつ等方
に地球に降り注ぐX線放射であり、その起源は遠方の活動銀河核からの放射の重ね合わせ
であると考えられている。CXBは冪Γ = 1.41、フラックスが 6.38×10−8 erg s−1 cm−2 sr−1

の power-lawで表現される (Kushino et al. 2002)。CXBは銀河外からの放射なので、
Uchiyama et al. (2013)に従って、星間吸収の柱密度はGRXEの 2倍 (NCXB

H = 2×NGRXE
H )

とした。

5.4.3 SNRからの漏れ出し
XRTの PSFの広がりのため、G337.2−0.7からのX線はバックグラウンド領域でも検
出される (SNRcontami)。この SNRからの漏れ出しを見積もるために、図 5.4上に示した
SNR全体の領域からスペクトルを抽出した。この SNRスペクトルからBGD-middle領域
のスペクトルを vignetting補正をした後に差し引き、G337.2−0.7の大まかなスペクトル
を作成した。これを制動放射 (bremssモデル)と輝線 (gaussianモデル)でフィッティン
グした結果、2成分の制動放射 (kT ∼ 0.3、1.2 keV)と 13本の輝線で再現することができ
た。このベストフィットモデルを用いて、xissimでG337.2−0.7からバックグラウンド領
域へのX線の漏れ出しを計算し、これをバックグラウンドモデルに加えた。

5.4.4 バックグラウンドのモデル化
式 5.1のモデルを用いて、3つのバックグラウンド領域 (BGD-right、BGD-left、BGD-

middle)のスペクトルをXIS 0、1、3同時にフィットした。図 5.5、5.6、5.7に各XISのスペ
クトルとベストフィットモデル、表 5.2にベストフィットパラメータをそれぞれ示す。また、
表 5.3、5.4に得られた迷光のカウント率のベストフィット値を示す。GRXEの 5–8 keVバ
ンドのフラックスはUchiyama et al. (2013)のモデルカーブとよく一致した (図 5.8)。ま
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た、0.5–1.2 keVの FEのフラックスは 8.67+1.19
−0.48 × 10−6 photons s−1 cm−2 arcmin−2であ

り、Uchiyama et al. (2013)で報告されている値 (9.7× 10−7 photons s−1 cm−2 arcmin−2)
と矛盾しない値が得られた。

表 5.2: バックグラウンドのベストフィットパラメータ ∗

Component Parameter Value

Absorption NGRXE
H (×1022 cm−2) 2.32+0.14

−0.13

LP kT (keV) 0.72+0.02
−0.03

Abundance† 0.81 (fixed)
Si† 1.04+0.05

−0.08

Ar† 1.07 (fixed)
Flux‡ (10−6 photons s−1 cm−2 arcmin−2) 1.32+0.18

−0.15

HP kT (keV) 6.64 (fixed)
Abundance† = LP
Flux‡ (10−7 photons s−1 cm−2 arcmin−2) 8.26+0.78

−1.00

CM Γ 2.13 (fixed)
EW6.40 (eV) 457 (fixed)
Flux‡ (10−7 photons s−1 cm−2 arcmin−2) 4.24 (< 5.54)

FE kT (keV) 0.43+0.01
−0.03

Abundance† 0.05 (fixed)
Flux‡ (10−7 photons s−1 cm−2 arcmin−2) 8.67+1.19

−0.48

χ2/d.o.f. 2728/1707 = 1.60
∗ エラーは 90%信頼レベル
‡ 1–10 keVバンドでのフラックス.
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図 5.5: XIS 0のバックグラウンドスペクトルとベストフィットモデル
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×

G337.2-0.7

図 5.8: 銀径を横軸とした 5–8 keVバンドのGRXEのフラックス (Uchiyama et al. 2013
の図を改変)。
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次節以降のソーススペクトルのモデルフィットでは、表 5.2の値に固定したバックグラウ
ンドモデルに SNRのモデルを加えてフィッティングすることで解析を行う。迷光はBGD-
middle領域のベストフィットの値 (表 5.3、5.4)を用いる。BGD-middle領域をソース領域
の上側と下側の 2領域に分けて、各XISに対してそれぞれの領域の迷光強度を調べたとこ
ろ、BGD-middle領域の上側と下側での迷光フラックスのばらつきは±30%以内だった。
ソース領域はそれらの領域の中間に位置するため、SNR領域での迷光はBGD-middle領
域全体の迷光の±30%と見積もられる。これを系統誤差として、迷光強度は±30%の範
囲でフリーパラメータとした。

表 5.3: バックサイド成分の迷光強度 (10−3 counts s−1)

領域 XIS 0 XIS 1 XIS 0

BGD-left 4.9 6.9 7.6
BGD-right 0 0 0
BGD-middle 0 0 0

表 5.4: セカンダリー成分の迷光強度 (10−2 counts s−1)

領域 XIS 0 XIS 1 XIS 0

BGD-left 0 0 0
BGD-right 1.65 7.51 2.90
BGD-middle 0.55 1.83 0.55
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5.5 G337.2−0.7のスペクトルフィッティング
この節では、表 5.2のパラメータで固定したバックグラウンドモデルと SNRのモデル
を足し合わせたモデルでソーススペクトルのフィッティングを行う。迷光は前節で求めた
BGD-middle領域のベストフィットの値を用い、見積もった系統誤差±30%の範囲でフリー
パラメータとする。

5.5.1 領域全体の解析
G337.2−0.7全体の領域 (図5.4上)からスペクトルを抽出した。まず、このソーススペクト
ルを吸収 (phabsモデル)を受けたNEIプラズマモデル (vpshockモデル; VPSHOCK1と呼
ぶ)でフィットした。VPSHOCK1の電子温度 kT と電離パラメータnet、emission measure
はフリーパラメータとした。また、Mg、Si、S、Ar、Ca、Feのアバンダンスはフリーパ
ラメータとし、それ以外の元素のアバンダンスは 1 solarに固定した。フィッティングの
結果を図 5.9に示す。このモデルは χ2/d.o.f. = 1445/804 = 1.80で棄却された。低エネル
ギー側の残差が特に大きいため、少なくとももう１成分のプラズマが必要である。
そこで私たちはもう 1成分のNEIプラズマ (pshockモデル; PSHOCKと呼ぶ)を追加し
た。追加したプラズマの kT と net、emission measureはフリーパラメータとし、アバン
ダンスは 1 solarに固定し (2-NEIモデルと呼ぶ)、再度フィットを行った。図 5.10にフィッ
ティング結果を示す。この 2-NEIモデルで低エネルギーの残差は解消され、χ2/d.o.f. =
1106/801 = 1.38でフィッティングは改善したが、Feの K輝線を再現することはできな
かった。FeのK輝線の中心エネルギーを調べると∼ 6.47 keVであり、これはより電離パ
ラメータ netが小さい別のNEIプラズマの存在を示唆している。
低電離 Feの K輝線での残差を解消するために、もう 1つの NEIプラズマ成分 (VP-

SHOCK2)を加えた。Mg、Si、S、Ar、Ca、FeのアバンダンスはVPSHOCK1と共通のフ
リーパラメータとし、それ以外の元素のアバンダンスは1 solarに固定した。kTとnet、emis-
sion measureは独立のフリーパラメータとした。このモデルもχ2/d.o.f. = 1028/798 = 1.29
でフィッティングを改善したが、まだ低電離FeのK輝線を再現することはできなかった (図
5.11)。そこで、VPSHOCK1とVPSHOCK2のFeのアバンダンスをそれぞれ独立のフリー
パラメータとして再度フィットを行った (3-NEIモデルと呼ぶ)。ベストフィットモデルとベ
ストフィットパラメータをそれぞれ図 5.12と表 5.5に示す。χ2/d.o.f. = 1015/797 = 1.27
で、低電離 FeのK輝線を含めた全体のスペクトルをうまく再現することができた。
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表 5.5: 3-NEIモデルフィットのベストフィットパラメータ ∗

Component Parameter Whole Center NE

Absorption NH (×1022 cm−2) 3.19+0.02
−0.02 3.13+0.08

−0.09 3.27+0.05
−0.06

VPSHOCK1 kT1 (keV) 1.54+0.13
−0.02 1.54 (fixed) 1.54 (fixed)

Mg† 1.8+0.6
−0.3 2.0+1.1

−0.8 4.6+1.7
−1.5

Si† 9.9+0.2
−0.2 6.3+1.6

−1.2 21+1
−4

S† 13+2
−1 9.4+2.6

−1.9 30+6
−6

Ar† 13+2
−1 9.0+2.0

−1.9 29+2
−6

Ca† 15+1
−1 9.8+3.2

−2.3 35+4
−8

Fe† 0.49+0.26
−0.25 0.50+0.28

−0.25 (< 1.6)
net1 (1011 s cm−3) 3.6+0.2

−0.5 4.9+0.7
−0.8 2.7+0.6

−0.4

EM1
‡ (1010 cm−5) 6.8+0.3

−0.5 5.9+0.9
−1.7 1.8+0.6

−0.2

VPSHOCK2 kT2 (keV) 3.1+0.2
−0.1 3.1 (fixed) 3.1 (fixed)

Abundance† = VPSHOCK1 = VPSHOCK1 = VPSHOCK1
Fe† 3.3+0.8

−0.7 3.9+5.2
−3.2 7.9+2.9

−2.3

net2 (1010 s cm−3) 2.1+0.4
−0.2 2.1 (fixed) 2.1 (fixed)

EM2
‡ (1010 cm−5) 4.1+0.2

−0.3 0.71+0.63
−0.34 1.3+0.3

−0.2

PSHOCK kT3 (keV) 0.70+0.02
−0.03 0.70 (fixed) 0.70 (fixed)

Abundance† 1 (fixed) 1 (fixed) 1 (fixed)
net3 (1011 s cm−3) 5.7+0.7

−0.4 5.7 (fixed) 5.7 (fixed)
EM3

‡ (1012 cm−5) 2.04+0.04
−0.04 0.68+0.07

−0.08 1.04+0.05
−0.06

SL Const§ (XIS 0) 1.28+0.02
−0.17 1.30+0.0

−0.44 1.30+0.0
−0.38

Const§ (XIS 1) 0.70+0.09
−0.0 0.98+0.29

−0.28 0.70+0.07
−0.0

Const§ (XIS 3) 0.70+0.21
−0.0 0.70+0.42

−0.0 0.92+0.38
−0.22

χ2/d.o.f. 1015/797 = 1.27 863/661 = 1.31 914/796 = 1.15
∗ エラーは 90%信頼レベル
† 太陽組成に対するアバンダンス。
‡ nenHV/4πD

2 として定義している。ここで、ne と nH はそれぞれ電子と水素の数密度であり、V は体積、
Dは SNRの距離である。
§ Constantsは 0.7–1.3に制限している。
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5.5.2 空間構造
次に、SNR全体の領域を 2領域に分けて空間構造を調べた (図 5.4上)。ここで、電波
で明るいリング状の構造の内部をCenter領域、広がった放射が見られた SNRの北東側を
NE領域とした。これらの領域から抽出したスペクトルを、SNR全体のスペクトルフィッ
トで用いた 2-NEIと 3-NEIモデルでそれぞれフィットした。NE領域のスペクトルを 2-NEI
と 3-NEIモデルでフィットしたところ、χ2/d.o.f.はそれぞれ 1.44、1.22と得られ、3-NEI
モデルによりフィッティングが改善した。一方で、Center領域のスペクトルを 2-NEIと
3-NEIモデルでフィットすると χ2/d.o.f.はそれぞれ 1.32と 1.30と得られ、どちらのモデ
ルでもほぼ同じ値だった。この結果はCenter領域では高温低電離プラズマ (VPSHOCK2)
が必要ないことを示唆している。
3-NEIモデルでのフィッティングでは、Center領域と NE領域で net1は有意な違いが
得られたが、kT1、kT2、kT3、net2、net3はそれぞれエラーの範囲で SNR全体のベスト
フィット値と一致することが分かった。ここで、添字 1、2、3はそれぞれVPSHOCK1、
VPSHOCK2、PSHOCKのパラメータに対応する。そこで、net1を除く各プラズマの kT
とnetを SNR全体のベストフィットの値でそれぞれ固定して再度フィッティングを行った。
このモデルでのχ2/d.o.f.はNE領域とCenter領域でそれぞれ 1.15と 1.31であり、各領域
のスペクトルをうまく再現することができた。ベストフィットモデルとベストフィットパ
ラメータを図 5.13、5.14と表 5.5に示す。
NE領域とCenter領域のnet1の値はそれぞれ 2.7+0.6

−0.4×1011 s cm−3、4.9+0.7
−0.8×1011 s cm−3

と得られた。また、Center領域と比較して Si、S、Ar、CaのアバンダンスはNE領域で
有意に大きいことが分かった。
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5.6 議論
X線バックグラウンドと迷光の寄与を正確に見積もったことにより、G337.2−0.7から

FeのK輝線と高エネルギーの連続放射を発見した。SNR全体の領域から抽出したスペク
トルは 3成分の電離非平衡プラズマ (VPSHOCK1、2、PSHOCK)で再現することができ
た。以前の研究では、高エネルギーの連続放射は power-lawで表現されていたが、その起
源は不明であった (Rakowski et al. 2006)。今回の観測では、「すざく」衛星の高い統計に
より、G337.2−0.7の高エネルギーX線連続放射は非熱的なものではなく、より高温の低
電離プラズマ (VPSHOCK2)起源であることが明らかになった。
温度 kT = 0.7 keVのPSHOCK成分は太陽組成であり、ISM起源であると考えられる。
一方で、VPSHOCK1と VPSHOCK2は高いアバンダンスであり、イジェクタ起源であ
ることを示している。中間温度 (kT = 1.5 keV)のイジェクタ (VPSHOCK1)は主に高電
離Mg、Si、S、Ar、CaからのK輝線を説明する。低電離の高温 (kT = 3.1 keV)イジェ
クタ (VPSHOCK2)は低電離 FeのK輝線 (∼ 6.47 keV)をよく再現している。

5.6.1 爆発の型
私たちは ISMとイジェクタを分離したことで、イジェクタの重元素のアバンダンスを正
確に求めることに成功した。SNR全体のスペクトルフィットの結果、Siに対するCaのア
バンダンス比は 1.5±0.1と得られ、Rakowski et al. (2006)で報告されたCa/Si = 3.4±0.8
というCaの高い元素量は見られなかった。この差異はおそらくベストフィットの kT の違
いによるものであると考えられる (Rakowski et al. (2006)では kT = 0.74 keV、本論文で
は kT = 1.54 keV)。実際、「すざく」XISのスペクトルを kT = 0.74 keVに固定してフィッ
トすると、連続成分はうまく再現することは出来なかったが、Rakowski et al. (2006)と
同様に、Siに対するCaのアバンダンス比は 3.1± 0.3という大きい値が得られた。
図 5.15にイジェクタの Siに対する各元素のアバンダンスパターンを示す。ここで、イ
ジェクタのアバンダンスには、VPSHOCK1と VPSHOCK2のアバンダンスに emission
measureの比を掛けて足し合わせたものを用いた。イジェクタのアバンダンスパターンは親
星の質量が∼ 15M⊙の重力崩壊型のモデルあるいは Ia型超新星爆発モデルのどちらにも近
いことが分かる。そこで、SNRの爆発の型を区別するために、得られた emission measure
の値を用いてイジェクタの質量を見積もる。Rakowski et al. (2006)はG337.2−0.7の距
離を 2.0–9.3 kpcという広い範囲で見積もっている。今回の私たちの観測で、G337.2−0.7
の星間吸収はNH = 3.2× 1022 cm−2であり、GRXEの吸収 (NH = 2.3× 1022 cm−2)の約
1.4倍であることが分かった。このことからG337.2−0.7は銀河リッジの距離 (∼ 8 kpc)よ
り遠方に位置することが示唆される。そこで、以下の議論は SNRの距離を 9 kpcと仮定
して行う。
G337.2−0.7は半径 2.4分の球であると仮定すると、放射体積は V = 3.0 × 1058f cm3

と計算される。ここで f は、SNRの体積のうちX線を放射するプラズマが占める割合を
表す filling factorである。イジェクタ (VPSHOCK1+VPSHOCK2)の emission measure
のベストフィット値は EM ∼ nenHV

4πD2 ∼ 1.1 × 1011 cm−5 である。ここで、ne、nH、D
はそれぞれ電子、水素の数密度と SNRの距離である。プラズマからの放射は水素が支
配的であると仮定すれば、ne = 1.2 × nH であり、水素の数密度とイジェクタの質量は
それぞれ nH = 0.17 f 1/2 cm−3、M = 8.7 f 1/2D9

5/2M⊙ と計算される。ここで D9 は
9 kpcを単位とした SNRまでの距離である。一方で、Center領域の emission measureは
EM ∼ 6.6 × 1010 cm−5であり、SNR全体の値のおよそ 60%である。Center領域を半径
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図 5.15: Siに対する相対的なアバンダンス。実線と棒線は観測値とそのエラーを表す。丸
印は Ia型モデルの値 (Iwamoto et al. 1999; Maeda et al. 2010a)であり、三角印は 15 M⊙
の重力崩壊型モデルの値 (Woosley & Weaver 1995)を表す。

1.1分の球と仮定すると、体積は SNR全体の 9.6%である。したがって、filling factorは大
まかに f ∼ 9.6/60 = 0.16と見積もることができる。この filling factorを採用すると、イ
ジェクタの質量はM ∼ 3.5 D9

5/2M⊙と計算することができる。
G337.2−0.7のスペクトルは星間吸収のためHeからNeまでの輝線は見えておらず、フィッ
ティングではそれらの元素のアバンダンスは 1 solarであると仮定して emission measure
を求めた。しかしながら、実際のイジェクタではそれらのアバンダンスは 1 solarよりも高
く、より正確に質量を求めるにはそれらのアバンダンスを考慮する必要がある。イジェク
タが Ia型起源であると仮定すると、制動放射は水素ではなく酸素によるものである。そ
こで、酸素からの放射が支配的である状況を再現するために、Vink et al. (1996)に倣っ
てVPSHOCK1、2のC、O、Neのアバンダンスを高い値 (表 5.6)に固定し、SNR全体の
スペクトルを 3-NEIモデルで再フィットした。得られたMgからFeまでのアバンダンスパ
ターンは変化しなかったが、ベストフィットの emission measureを用いると、Ia型イジェ
クタの質量はM ∼ 2.1 D9

5/2M⊙と計算された。一方で、親星の質量が∼ 15 M⊙の重力崩
壊型超新星爆発起源のイジェクタであると仮定し、He–Neのアバンダンスをモデルから予
測される値 (表 5.6)に固定して同様の計算を行うと、イジェクタの質量は∼ 2.8 D9

5/2M⊙
と見積もられる。
以上の質量の見積もりでは、Rakowski et al. (2006)で報告されている距離 2.0–9.3 kpc
の上限を仮定した。もし距離が近ければ、イジェクタの質量はより小さく見積もられる。
したがって、距離と filling factorの不定性を考慮すると、見積もられる質量は Ia型の仮
定と矛盾しない。一方で、重力崩壊型を仮定すると小さく見積もりすぎてしまう。これら
のことから、G337.2−0.7の起源は Ia型超新星であると結論する。



58 第 5章 すざく衛星によるG337.2−0.7の観測

表 5.6: Ia型SN (W7; Iwamoto et al. 1999)と15M⊙の大質量星の重力崩壊型SN (Woosley
& Weaver 1995)で合成される He–Neのアバンダンス。Ia型モデルではOのアバンダン
スを 10000として規格化している。

元素 W7 15 M⊙
He — 1.92
C 10600 5.30
N 0.704 4.93
O 10000 7.15
Ne 1660 6.54

一方、emission measureと Feアバンダンスのベストフィット値を用いると、Feの質量
はMFe ∼ 0.04 M⊙と見積もることができた。この値はどの Ia型 SNモデルで予想される
値 (表 1.1)よりもかなり小さい。Fe元素は星の中心で合成されるため、Feの層は逆行衝
撃波によって未だ部分的にしか加熱されていないためであると考えられる。実際、Feの
K輝線を再現するVPSHOCK2の電離パラメータは小さい値 (net2 = 2.1 × 1010 s cm−3)
であり、このことからも支持される。

5.6.2 爆発噴出物の分布
表 5.5に示したように、重元素 Si、S、Ar、CaのアバンダンスはCenter領域に比べて

NE領域で有意に大きかった。これはイジェクタの重元素が北東側に偏って放出されたこ
とを示唆している。中間温度イジェクタ (VPSHOCK1)の電離パラメータ net1は、NE領
域 (net1 = 2.7 × 1011 s cm−3)に比べて Center領域 (net1 = 4.9 × 1011 s cm−3)で有意に
高かった。また、VPSHOCK2とVPSHOCK1の emission measureの比はCenter領域と
NE領域で大きく異なることが分かった (Center領域ではEM2/EM1 = 12± 7%、NE領
域ではEM2/EM1 = 73± 19%)。これらのことから、Center領域のイジェクタはNE領域
に比べて SNRの進化のより早い段階で逆行衝撃波によって加熱されたものと考えられる。
さらに私たちは、輝線のフラックスマップと、その輝線に隣り合った連続成分のフラッ
クスマップを作成し、前者を後者で割ることでMgと SiのKα輝線の等価幅マップを作成
した。図 5.16に等価幅マップを示す。これらの輝線のエネルギーバンドではX線バック
グラウンドのレベルは SNRのフラックスに対して１桁以上小さく、また迷光の寄与はほ
とんど無視できるため、見積もった等価幅は信頼できるものである。Mgの等価幅の分布
はほぼ一様であり、掃き集められた ISM起源であることを示唆している。実際、Mgの輝
線は ISM成分が支配的である (図 5.12、5.13、5.14)。一方、Siの輝線はイジェクタ成分が
支配的である (図 5.12)。Si輝線の等価幅マップ (図 5.16下)はイジェクタがNE領域に集
中していることを示している。これは空間分解したスペクトル解析の結果 (表 5.5)と一致
している。
Rakowski et al. (2006)はG337.2−0.7の南側に存在する電波で明るいリング状の構造
は、密度の濃い星周物質あるいは星間物質との相互作用であることを報告している。この
電波のリングで生じた逆行衝撃波はリング内部のイジェクタをより早い段階で加熱したと
考えられる。私たちの結果は、Center領域に比べNE領域では電離は進んでおらず、より
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図 5.16: Mgと Siの等価幅マップ。実線と破線で示した円はそれぞれ SNRの全体領域と
Center領域に対応する。十字は SNRの中心を示している。Mgはほぼ一様だが、Siは北
東に偏って分布していることが分かる。
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最近加熱されたにも関わらず、イジェクタの重元素が豊富であることを示している。従っ
て、非対称な超新星爆発により重元素が北東側に偏って放出されたことが示唆される。
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