
（仮）	


High-kTe ejecta	

Low-kTe ejecta	


10ï3

0.01

0.1

1

10

C
ou

nt
s s

ï1
 k

eV
ï1

Ejecta1
Ejecta2

ISM
Powerïlaw

1 100.5 2 5
ï5

0

5

r

Energy (keV)

Chandra 0.5-2.4 keV	


Safi-Harb et al. 2005	


すざくによる銀河系内超新星残骸の観測 
内田裕之、八隅真人、菅原隆介、中島真也、信川正順、田中孝明、鶴剛、小山勝二（京都大学） 

Abstract　我々はX線天文衛星すざくを用いて多数の銀河系内超新星残骸（SNR）を観測してきた。SNRはその周辺環境の影響を受けて様々な形態を取
る。エネルギー分解能に優れたすざくXISのスペクトル解析からはその素性を明らかにすることができる。我々は希薄なISMにあるSN1006、分子雲と衝
突する3C397、G349.7+0.2の観測を行った。爆発噴出物の重元素量の測定から、前二者はIa型、後者は重力崩壊型の可能性が高い。我々の研究はSNR
の起源とその後の生育歴がSNRの多種多様なX線スペクトルに大きく影響することを示している。本発表ではそれぞれの研究結果の詳細を報告する。 

1) 星間密度の一様希薄な環境下でのIa型爆発: SN1006 　Ia型超新星の詳しい爆発機構はいまだ明らかになってい
ない。近年の系統的研究(Maeda+2010)から、系外超新
星のイジェクタは非等方的に噴出することが示唆されてい
る。爆発時の何らかの非対称性がIa型超新星の成否の鍵を
握ると考えられる。SN1006は高銀緯(b=14°.6)に位置す
るIa型SNRであり周辺密度は一様希薄である(Dubuner
+2002)。年齢も若く、イジェクタの空間分布から爆発時
の非対称性を検証するのに適した天体である。我々はX線
天文衛星すざくを用いてSN1006を複数回観測し、他のど
の検出器よりも統計の良い(合計400 ks)データを取得し
た。特に中心部は~230 ksの長期観測を行っている(左表)。
左図にSN1006の熱的/非熱的X線スペクトルを示す。結
果としてSN1006全域から熱的成分を検出した。また、5 
keV付近にCr-K輝線と思われる構造を初めて発見した。
我々はSE領域を観測した先行研究(Yamaguchi+2008)を
元に熱的スペクトルのモデルフィットを行った。 
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SN1006熱的スペクトル解析 

　SN1006熱的領域のX線スペクトルはISM成分、非熱的成分の他に２成分のイジェ
クタの重ねあわせで記述できる。低温（高電離）と高温（低電離）イジェクタの電
離度はそれぞれ4.4e+10 s/cm3と1.4e+9 s/cm3で有意に異なる。Yamaguchi
+2008の解釈を援用すると、逆行衝撃波で加熱され始めたイジェクタと過去に加熱
されたイジェクタが同時に見えていると考えられる。Fe-K輝線は高温イジェクタの
みで説明でき、SN1006の中心に集中しているため加熱が進んでいないと考えると
観測結果をうまく説明できる。 

幾何中心からずれた非対称な重元素分布の発見 

　SN1006は見かけ上真円に近いSNRである。一方、左上図に示したSi-KとO-Kバン
ドイメージの比から、特に重元素は南東で多いことが予想される。実際、Yamaguchi
+2008はFeが南東に偏っていることを示唆している。そこで、本研究ではSN1006を
円環に区切って解析を行った。この結果、Si, S, Arの重元素が南東に~5’（3.2 pc）
偏って分布することを発見した（右上図）。また、Feも南東部で北西部の数倍の重元
素量を示すことがわかった。一方、Winkler+2005は背景天体のUV吸収線の観測か
ら、重元素分布には視線方向奥にも偏りがあると指摘している。以上を総合すると、
SN1006の三次元的な空間分布を初めて明らかにすることができる。下図のように、
層構造のイジェクタが視線方向奥および南東に偏っていると考える。逆行衝撃波は中
心まで到達していないため、X線で観測可能なイジェクタは図のグレーの部分に限ら
れる。こうしてIa型SNRの重元素分布の全貌を明らかにしたことで、数ある爆発理論
を観測的に制限する手掛かりを初めて得ることができた。 
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　右図にCrを含めたNeからFeまでの重元素
量（Oに対する比）を黒の実線でプロットし
た。比較のためにIa型（Iwamoto+1999）と
重力崩壊型（Woosley & Weaver 1995）の
元素合成理論によるモデルを破線と点線で示
した。結果としてSN1006の重元素量はCrも
含めてIa型とよく一致することがわかった。
特にSiより重い元素はCDD1（Deflagration 
to Detonation Transition modelの一種）に
近い。これは先行研究（e.g., Yamaguchi
+2008）とも矛盾しないが、初めてSN1006
全域の重元素量で確かめたことになる。 
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Object Obs ID RA NOM DEC NOM Exp. Time Date 
SN1006 Center 502046010 225.7 -41.9 211.7 ks 20090314 

2) 分子雲と衝突した非対称SNR: 3C 397 

　3C 397は銀河面上の中心集中型（Mixed Morphology）
SNRである。東西で明るく中心が暗い二極構造で、SNR西端
では分子雲との相互作用が指摘されている(Safi-Harb
+2005)。我々はすざく衛星で3C 397を観測し、Feに加え
非常に強いCr, Mn, Niの輝線を発見した。これらの輝線はAr,  

Object Obs ID RA NOM DEC NOM Exp. Time Date 
3C 397 505008010 286.9 7.1 69 ks 20101024 
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Discussion�

G349.7+0.2 is broadly consistent with a large-scale density
gradient seen by an observer at an angle of !45".

G349.7+0.2 shows some morphological resemblance to an-
other Galactic SNR associated with OH (1720 MHz) masers,
IC 443. The two remnants are of similar age and spatial size,
and radio and X-ray morphology of IC 443 is also consistent
with expansion into a large-scale density gradient (Hnatyk &
Petruk 1998) produced by an H i cloud on the east and southeast
side of the SNR (e.g., Braun & Strom 1986). In IC 443, an
interaction with a CO cloud is occurring in the central region,
where shocked molecular gas and OH (1720 MHz) maser
emission is found (e.g., Burton et al. 1988; van Dishoeck et al.
1993; Claussen et al. 1997). In Figure 7a we show the distri-
bution of the molecular cloud associated with G349.7+0.2, as
traced by the CO 1–0 emission (Reynoso & Mangum 2001),
superimposed on the Chandra image. The molecular cloud in-
teraction with G349.7+0.2 also appears to be limited to the cen-
tral part of the remnant. The location of OH (1720MHz) masers
(Frail et al. 1996), also shown in Figure 7a, point to the ongoing
interaction between the CO cloud and the SNR. OH masers
originate from shocked molecular clumps with density around
105 cm#3 and temperature of 50–125 K, which have encoun-
tered the shock propagating transverse to the line of sight
(Elitzur 1976; Lockett et al. 1999). Shocked H2 2.12 !m emis-
sion has also been detected at the locations of the OH masers
(Lazendic et al. 2004). The velocity-integrated H2 1–0 S(1)
emission is shown in Figure 7b, superimposed on the Chandra
image. The H2 line emission originates from the warm ($103 K)
gas just behind the part of the shock front expanding into the
molecular cloud. The H2 emission is also situated in the center
of the SNRwhere X-ray emission is very faint. It is possible that
because of the high density in this region the SNR shock be-
came radiative and we see the transmitted shock through the
molecular cloud, which radiates mostly in IR band; mid-IR and
far-IR emission has also been detected from this part of the SNR

(Lazendic et al. 2004). Thus, the density gradient responsible
for the morphology of G349.7+0.2 is probably produced by H i
clouds, as seen in IC 443. Velocity-integrated (+14 to +20 km
s#1) H i emission is shown in Figure 8 overlaid with contours of
CO integrated over the same velocity range and the 18 cm radio
image of the SNR. The overall large-scale morphology of the
atomic gas is consistent with that of the molecular gas. The H i
gas follows the distribution of the large CO shell, with H i emis-
sion peaks not always coinciding with the CO peaks, as is
commonly found between atomic and molecular gas. Thus, H i
material is present in the region toward G349.7+0.2.
The density, size, and luminosity of G349.7+0.2 are similar

to those proposed by Chevalier (1999) for Galactic SNRs ex-
panding into an intercloud medium, and to those of compact
SNRs in other galaxies (Chevalier & Fransson 2001). These
remnants are expanding into molecular clouds, but because of
the clumpy structure of molecular clouds and the small filling
factor of dense clumps, the remnant is mostly expanding into an
intercloud medium with densities 5–25 cm#3 (Chevalier 1999).
Indeed, the molecular cloud associated with G349.7+0.2 has
a density of $103 cm#3, whereas densities determined from
X-ray emitting plasma of$5 cm#3 are more characteristic of an
intercloud H i medium. This high density of ambient medium
results in a rapid SNR evolution and a large amount of swept-up
material producing very high luminosity ($1037 ergs s#1) in a
short period just before the SNR becomes radiative and starts to
cool rapidly. Such remnants can be recognized by a high radio
surface brightness (e.g., IC 443 and W44; Chevalier 1999) or a
strong IR flux (Chevalier & Fransson 2001). The X-ray obser-
vations of G349.7+0.2 imply that this SNR is still dynamically
young enough to produce a significant X-ray flux, in addition
to strong radio flux. The radiative part of the shell should be
accompanied by a H i shell. However, high-resolution obser-
vations toward G349.7+0.2 are needed to investigate the as-
sociation between the H i emission and the SNR shock.

Fig. 6.—ACIS image overlaid with the Australia Telescope Compact Array 18 cm contours from Lazendic et al. (2004), with resolution of 90 ; 50 ( P:A: ¼ #1").
Gray scale is in counts arcmin#1 s#1. Most of the contour levels (in mJ beam#1) are labeled on the image; the peak two contours are at the 204 and 272 mJ beam#1

level. The two images show almost identical morphology.
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CHANDRAのX線イメージ(1-8keV) 
等高線:18cm電波(数字:mJ beam-1) 
        (Lazendic et al. 2004) 
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低温側にCIE成分を入れてフィット model＝星間吸収×(CIE+NEI）
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 kT2=1.25 (1.22-1.28) keV
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星間物質起源�

　我々は、すざく衛星を用いて160 ksの長時間観測を行った。モデルフィットの結果、
この天体のスペクトルはkTe~0.5 keVの重元素豊富な電離平衡(CIE)成分と太陽組成程
度の電離非平衡(NEI)成分（kTe~1.2 keV, net~9e+11 s/cm3）の2成分で説明できるこ
とがわかった。それぞれイジェクタ成分、ISM成分と解釈できる。イジェクタ成分の重
元素量を爆発理論と比較した結果、この天体の起源は40M¤程度の重力崩壊型だったと
推測される。これはemission measureから計算したイジェクタ成分の質量、45M¤と
も一致する。他方で、ISM成分の質量は36M¤だった。これらの結果を総合すると、こ
の天体の起源として濃い分子雲から生まれた大質量星が超新星爆発を起こした後、大量
の物質が衝撃波によってかき集められたというシナリオを描くことができる。 
  

3) 濃い分子雲中での超新星爆発: G349.7+0.2 
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Object Obs ID RA NOM DEC NOM Exp. Time Date 
G349.7+0.2 506064010 259.4 37.4 160.4 ks 20110929 

　G349.7+0.2は銀河中心方向にあり、HIとCOの観測から
距離22 kpc（Lazendic+2004）にあることが分かってい
る。X線と電波では共に南東が明るい非対称な形状で、一般
的なSNRの分類からは逸脱している。また、OHメーザーの
検出から分子雲との相互作用が明らかになっており、南東の
明るい場所と、分子雲の密度勾配の場所が一致している。 

半径方向のEM（emission 
measure）プロファイル 

SN1006重元素量と理論との比較 

Si-KとOVIIの輝線強度比 

Caなど他の輝線と違って有意に広がっている
(~80 eV@Fe-K) 。スペクトルフィットの結果、
Feなどの輝線広がりはTychoのようなDoppler 
broadening（Hayato+2010）によるものでは
なく、SN1006と同様の異なる電離状態の重ね
合わせによるものと判明した（右図中段）。Fe
周辺のエネルギーバンドは低温高電離(kTe~1.1 
keV, net~5e+11 s/cm3)、高温低電離(kTe~5.0 
keV, net~2e+10 s/cm3)の2成分のプラズマで
記述できる。これは異なる時期に加熱されたイ
ジェクタが重なって見えていると推測できる。 
　どちらのプラズマ成分もFeアバンダンスが太
陽組成の約10倍と高く、3C 397の起源はIa型
超新星と推定される。またCr, Mn, Niについて
もアバンダンスを測定したところ、いずれもFe
のさらに数倍という高い値を示した。これは標
準的なIa型の元素合成モデル（e.g., Iwamoto
+2005）を超過するものであり（右図下段）、
別の元素合成モデルの必要性を強く示唆してい
る。 

3C 397重元素量と理論との比較 G349,7+0.2各成分の重元素量 元素合成理論との比較 

light gray: Fe-rich core 
dark gray: Si-rich layer 


