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概要

ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst;GRB)とは宇宙で最大の爆発現象であり、10−2∼2秒
の間ガンマ線パルスを複数出す。その後も残光としてＸ線から電波までの多波長にわたり
放射が観測され、残光光度は時間の冪乗 (冪指数は ∼ −1)で減光する (後に normal減光と
呼ばれる)。GRBの起源は、ほぼ光速で放出された電子・陽電子プラズマの塊がその速度
差のため互いが衝突合体し (内部)衝撃波を起こすことで、ガンマ線が放射されると考え
られている。またその後、合体した塊が星間物質と衝突し (外部)衝撃波を起こすことで、
Ｘ線から電波域で残光が観測されると考えられている。2004年以降、GRB観測専用衛星
S wi f tによって多くのGRBの初期残光が従来の描像とは異なる振舞を示すことが明らか
になった。特に、約半数の残光でＸ線フレアが観測されることが明らかになった。これら
新たに観測された振舞の起源は未だわかっていない。Ｘ線フレアを内部衝撃波起源と考え
る理論が現在は有力だが、その理論を検証するためにはフレア時の多波長観測が必要であ
る。しかし、そのような観測例は依然少ない。そのため、Ｘ線フレアの 3割程度にあたる
振幅の大きなものに対しては内部衝撃波理論が支持されているが、残りの 7割以上を占め
る弱いフレアの起源については、外部衝撃波起源と考える理論を排除しきれていない。

2007年11月12日と2008年5月6日にS wi f t衛星がとらえたGRB 071112CとGRB 080506
をかなた望遠鏡と TRISPEC検出器を用いて、赤外 2バンドと可視 1バンドの同時観測に
成功した。これらのＸ線残光には GRB 071112Cでは弱いＸ線フレア、GRB 080506では
変動の遅いＸ線フレアが観測された。他観測所で得られた公開データも用いることで、近
赤外～Ｘ線までにおいてＸ線フレア前後から密な観測データを得ることができた。
まず、normal減光 (後期残光)では、外部衝撃波モデルでよく説明できるとされていた
が、初めて得られた可視赤外線データにより、GRB 071112CではＸ線成分に超過成分や、
GRB 080506では外部衝撃波モデルの細かいパラメータの調整の可能性を示した。
次に、Ｘ線フレアでは、先行研究によると、GRB 071112CとGRB 080506のような振
幅の小さいまたは変動の遅いＸ線フレアは外部衝撃波でも説明が可能とされる。今回新
たに得た赤外～紫外線のデータを含めると、GRB 071112CとGRB 080506のＸ線域では
Ｘ線フレア時に 3倍と 15倍増光、一方、赤外～紫外線では有意な変動はなく、変動振幅
の上限は 35%と 29%である。また、Ｘ線のスペクトルは通常の減光期、フレア増光期と
フレア減光期とを比べると冪指数がGRB 071112Cでは −0.83±0.04、−0.34±0.15そして
−0.62±0.06、GRB 080506では −1.08±−0.10、−0.84+0.15

−0.16、そして −1.46+0.11
−0.12 と有意に変

動している。一方、それに対して近赤外～紫外線域のスペクトルの冪指数はGRB 071112C
では −0.14±0.09、−0.15±0.09、そして −0.15±0.09、GRB 080506では全て −0.74±0.05
であり全く変動していない。外部衝撃波由来ならば、Ｘ線の変動と同期して可視赤外線域
でも変動するはずである。従って、このＸ線フレアは外部衝撃波由来ではなく内部衝撃波
由来である可能性が高い。
本研究によって、強いＸ線フレアと同様、弱いＸ線フレアの起源も内部衝撃波であるこ
とが強く示唆された。
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第1章 序論

1.1 研究の背景

1.1.1 ガンマ線バーストの研究の歴史

ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst,以下GRB)とは突然、天球のある一点から 0.01—
300秒にわたり他の天体の 100倍以上の明るさ (Flux = 10−6 erg s−1 cm−2)のガンマ線が
多数のパルス状に到来する (図 1.1)。そのガンマ線のエネルギーは 250 keV程度を極大に
もち数 keV～数MeVであり、スペクトルは非熱的な放射である (図 1.2)。

GRBは 1日あたり約 1個の頻度で発生し、等方的に分布している (図 1.3)。GRBの継続
時間は長いものと短いものの二つに分かれ、図 1.4はGRBの T90(バーストのフォトンの
90 %が入る時間)毎の個数分布である。2秒を境にして 2つの分布に分かれ、2秒以下の
ものを short GRB、2秒以上のものを long GRBと呼ぶ。また図 1.5は、Hardness ratioと
継続時間の関係を示したものであり、縦軸は 100-300 keVのカウント数を 50-100 keVの
カウント数で割ったもの、横軸はT90である。これは short GRBのスペクトルが高エネル
ギー側で、long GRBが低エネルギー側の傾向にあることがわかる。従って、long GRBと
short GRBは起源が違うと言われており、short GRBの起源は中性子星と中性子連星、ま
たはブラックホールと中性子星の連星の合体が最も有力ではある。以後、本論文では long
GRBのみについて述べる。

long GRBは数秒から長いもので数 100秒間ガンマ線で明るく輝くが、その後に、Ｘ線～
電波まで残光として輝いており、時間の冪乗 (ベキ指数∼-1)で減光していることが観測され
た。GRB後のフォローアップ観測の必要性がわかったため、GRB Coordinate Network(GCN)
のような GRB発生のアラートをインターネットで全世界に発信する体制を構築された。
その結果、たくさんのフォローアップ観測に成功し、その残光から long GRBは宇宙論的
な距離 (100臆光年)に存在する銀河に付随することが明らかになった。また、long GRB
の発生した銀河に Ic型超新星が観測されたことから、long GRBの起源は初期宇宙に生ま
れた大質量星の重力崩壊が最も有力である。この重力崩壊によって火の玉 (fireball)が発生
して相対論的にり熱膨張し、運動エネルギーに変えられ、電子・陽電子プラズマの多数の
塊がほぼ光速まで加速される。それらの塊の速度差のため互いが衝突合体し (内部)衝撃
波を起こすことで、ガンマ線が放射されると考えられている。またその後、合体した塊が
星間物質と衝突し (外部)衝撃波を起こすことで、Ｘ線から電波域で残光が観測されると
考えられている。

long GRBはブラックホールの誕生に伴う現象とも言われており、また、その明るさと宇
宙論的な距離で起こることを利用して、初期宇宙の解明のてがかりにも期待されている。
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図 1.1: GRBの光度曲線。横軸が GRB発生後の時間、縦軸がガンマ線のカウンレートである。ガンマ線

帯域で激しい時間変動をし、多数のパルスがある。

図 1.2: 1974年 4月 14日と 27日の GRBの 2 keV-5.1 MeVのスペクトル (Metzger et al. 1974, Trombka

et al. 1974)。横軸がエネルギー (keV)、縦軸が Flux Density(photon cm−2 sec−1 keV−1 ) 250 keV程度に折れ

曲がりがある。
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図 1.3: BATSEが観測したGRBの発生場所を銀河座標で示したもの。GRBが等方的に分布しているのが
わかる。

図 1.4: 継続時間 T90 の頻度分布

図 1.5: Hardness ratioと継続時間 T90 の関係

GRB発生後三時間以内の初期残光

しかしながら、Swift衛星が打ち上がって以来、光度曲線において外部衝撃波由来では
説明できない観測結果が示された (図 1.7)。減光の振舞いは、時間の経過とともに急な減
光 (以下 steep decay)、平らな減光 (以下 shallow decay)、そして従来 (Swift衛星以前)知ら
れていた減光 (以下 normal decay)を示し、図 1.8のような光度曲線の折れ曲りが観測され
た。特に、約半数の残光で図 1.7の 500秒あたりに見えるようなＸ線フレアを伴っている
ことが明らかになった。それぞれのフラックスの減光の様子は、時間のべき乗で表され、
典型的なべき指数を表 1.1で示す。また、steep decayはGRBのガンマ線の放射 (プロンプ
ト放射)と関係があることが予想されるなか、shallow decayやＸ線フレアが起る原因は確
立されていない。
これらは、「2006年度上原卒業論文」で詳細に説明してある。
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図 1.6: GRBの赤方偏移の分布。横軸赤方偏移、縦軸その数を赤方偏移の順に足し合わせて、全 GRBで
割った数。赤実線は Swift以降の 148のGRB、青実線は Swift以前は 44のGRBを用いている (2008年 12
月までのデータ)。

光度曲線の振舞い 時間のべきの指数
急な減光 -3∼ -5
傾らかな減光 -0.5∼ -1.0
普通の減光 -1∼ -1.5

表 1.1: X線の光度曲線の概念図に示した減光の振舞と減光時間のべき指数。

図 1.7: GRB発生から最初の三時間の残光のX線光度曲線。縦軸フラックス、横軸時間の指数表示である。

従来の予想では、時間の冪指数 ∼ −1で減光するだけであった。従って、GRB発生後約 300秒後までの残光

初期の急な減光 (steep decay)、500秒後のＸ線フレア、そして 5000秒後までの平らな減光 (shallow decay)

はまったく予想できていなかった。
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図 1.8: GRB発生から最初の三時間の残光の X線光度曲線の概念図。縦軸フラックス、横軸時間の対数表

示である。予測できていなかった急な減光 (steep decay)、緩やかな減光 (shallw decay)、そしてＸ線フレア

を示す。
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1.2 GRB残光の放射メカニズム
この節では、GRB残光の放射メカニズムの理論的解釈について述べる。

1.2.1 fireballから内・外部衝撃波モデル

GRBの残光の観測的特徴を説明するため、さまざまな理論モデルが提唱されている。そ
のなかでも最も有力なモデルの一つが最初に正体不明のエネルギーの塊 (fireball)が生ま
れ、加速断熱膨張を開始すると述べた fireballモデル (Sari et al. 38, 37; Piran 35)である。
図 1.9に fireballモデルの概念図を示す。

図 1.9: fireballから内・外部衝撃波モデルの概念図。相対論的な速度で放出された複数の電子・陽電子プラ
ズマの球殻状の塊 (シェル)がお互いの速度差のため衝突合体し (内部)衝撃波を起こしガンマ線を放射 (プ
ロンプト放射)し、その合体したシェルが星間物質 (ISM)に衝突し (外部)衝撃波を起こし”残光”として電
波からＸ線まで放射すると考えられている。

fireballモデルでは膨大なエネルギー Eが小さな半径 R0で開放されたとする。ここで、
観測結果よりプロンプト放射の時間変動 ∆t ∼ 10 ms以下なので、R0 ∼ 107cm (= c∆t)とな
り、エネルギー E ∼ Lγ∆t ∼ 1049ergと求まる。このエネルギーの塊は熱圧力により加速膨
張し、光速に近い相対論的な速度の電子・陽電子プラズマの球殻状の塊 (シェル)が様々な
速度 (ローレンツ因子 Γ ∼ 数 100) で何度も噴きだされる。ここまでが”fireball モデル”で
ある。
加速された複数のシェルがお互い激しく衝突し合体して、(内部)衝撃波を発生させる。
この衝撃波によって電子・陽電子プラズマがシェル内の磁場に反射され続け (フェルミ)加
速されて、シンクロトロン放射する。この放射が GRBとして観測されるガンマ線 (プロ
ンプト放射)を生みだすと考えられている。ここまでが”内部衝撃波モデル”である。
そして、その合体したシェルが周囲の星間物質に衝突することにより (外部)衝撃波が
発生し、同じように電子・陽電子プラズマが加速され、シンクロトロン放射する。この放
射が、プロンプト放射後に”残光”として電波からＸ線までの放射を生み出すと考えられて
いる。

1.2.2 外部衝撃波モデルのスペクトルと光度曲線

この小区分では、外部衝撃波モデルが予測する電波からＸ線までのスペクトルと光度曲
線について概要を述べる。
外部衝撃波により、一様な星間物質中で加速された電子のエネルギー分布は (N(E)∝ E−p)
であると考えられる。ここで、その分布で電子の最小エネルギーを γmとする。また、シ
ンクロトロン放射することにより電子の持つエネルギーは損失される。損失が電子のエネ
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ルギーに対して無視できるかできないかの境界エネルギーを γcとすると、その損失はエ
ネルギーに依存していて、γcよりも高エネルギーの電子は損失が大きく電子のスペクト
ルが E−(p+1)に折れ曲がる。
このような電子からのシンクロトロン放射と coolingを受けていない電子からのシンク
ロトロン放射のスペクトルは異なる。γmと γcのエネルギーを持つ電子がシンクロトロン
放射するスペクトルの最大強度の振動数を νmと νcする。ある周波数以下では電子が放射
した光がすぐに周辺の電子にシンクロトロン吸収さされるので急激な減光をする。その
ような周波数を自己吸収周波数 νaとする。これらの周波数は時間とともに低周波数へと
動く。

GRB発生直後は，νc < νmであり，fast coolingと呼ばれる．典型的にGRB発生後 100秒
を過ぎると，νc > νmとなり，slow coolingと呼ばれる。以降，slow coolingでの振舞いを
見ていく。GRBの初期値として，総エネルギー Eとし，そのうち ηe0.1、ηB = 0.01の割合
が電子，磁場に与えられるとする．さらに，GRBの周辺の星間物質が密度 n = 1/cm3で一
様に分布しているとするとすると，各周波数は以下のような時間依存を示す。

νm ∝ t−3/2ε1/2B ε
2
e E1/2 (1.1)

νc ∝ t−1/2ε−3/2
B n−1

1 E−1/2 (1.2)

νa ∝ ε1/5B ε
−1
e E1/5 (1.3)

Fν = Fν,max×

(νa/νm)1/3(ν/νa)2 (ν < νa)
(ν/νm)1/3 (νa < ν < νm)
(ν/νm)−(p−1)/2 (νm < ν < νc)
(νc/νm)−(p−1)/2(ν/νc)−p/2 (νc < ν)

(1.4)

となり、図 1.10の左図の下ようになる。Fν,maxは、

Fν,max ∝ ε1/2B n3/2Γ2R3 (1.5)

と表され、磁場へのエネルギー変換効率 (εB = 0.01)と電子へのエネルギー変換効率 (εe = 0.1)
は一定、星間物質の密度分布一様である (n = 1/cm3)、バルクローレンツファクターΓ∝ t−3/8

外部衝撃波の半径R ∝ Γ−2/3であり、Γ2R3は一定である。従って、全周波数で最大のフラッ
クス Fν,maxは一定である。
以上ここまでは、「2006年度上原卒業論文」と「2006年度岡崎卒業論文」で詳細に説明
してある。
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図 1.10: 外部衝撃波モデルのスペクトルと光度曲線：左の図は上が fast coolingと呼ばれるGRB初期の時

間帯の縦軸フラックス密度 (µJy)で横軸振動数 (Hz)のスペクトルである (Jy = 1×10−23 erg/sec/cm2/Hz)。時

間が経過すると、下の slow coolingと呼ばれるスペクトルになる。典型的な周波数 νm、cooling周波数 νc、

そして自己吸収周波数 νa が時間の経過とともに低周波数側に向かう。右の図の下は外部衝撃波が予測する

スペクトルの時間変動と、それに伴う光度曲線である。X線、可視光、そして電波の周波数をそれぞれ νX、

νo、そしてνRとおいた。また、縦軸はフラックス密度、横軸は振動数 (Hz)である。(1)～(4)は代表的な時刻

でのスペクトルで、時間が経過とともにスペクトルの最大値 Fν,max は変動せず矢印の向きにスペクトルが

低周波数側に移る。(5)の時刻 (約一日後)はジェットブレイク (ジェットが急に横に拡がり始める)したとき

で、ここで初めて Fν,max が下がり始める。上の三つの小さいグラフは代表的な波長での光度曲線を表して

いる。横軸は時間 (日)であり、右から X線、可視光、そして電波である。
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1.2.3 外部衝撃波モデルの減光指数とスペクトル指数の関係

外部衝撃波モデルは減光指数 αとスペクトル指数 βが 1対 1の関係であることを予測し
ている。この小区分では、様々な条件でのこの α— β関係をまとめる。
例えば、slow coolingで νc < νの時で星間物質が一様な密度なところで衝撃波が起きた
場合の条件では、式 1.4に式 1.1、1.2、1.3、1.5を代入すると、

Fν ∝ t−(3p−2)/4ν−p/2 (1.6)

と求めることができる。
このように他の場合でも代入すれば以下の図 1.11のような光度曲線を得ることができ
る。fast cooling から slow cooling に移行する時刻 t0 とし、図 1.10の右スペクトル青線
(νc(t0) = νm(t0))のように fast、slow coolingの境界のときの振動数 ν0とすると、図 1.11の
左図は ν > ν0、右図は ν < ν0の振動数の光度曲線である。さまざまな条件の場合の αと β
の組合せを表 1.2にまとめる。

図 1.11: 外部衝撃波モデルが再現した光度曲線。縦軸フラックス密度 (µJy)、横軸時間 (日)
である。左図は振動数が ν > ν0、右図は ν < ν0のときの光度曲線である。

α = 1.5βは νm < ν < νc(νは観測波長)のときで星間物質が一様な密度の場合を示す。α =
1.5β+0.5は νm < ν < νcのときで星風的な分布の場合を示す。α = 1.5β−0.5は ν > νcでの
ときでGRBの周辺環境の星間物質が一様な密度と星風的な分布 (GRBを中心に距離の二
乗で密度が薄くなる)の両方の場合を示す。
この α—β関係と、観測されたデータを比較して、外部衝撃波モデルを検証したのが、
図 1.12と図 1.13である。図 1.12は、左が可視域データ、右がＸ線データである。両方の
図の直線上が外部衝撃波モデルを満たす条件である。可視域のデータは星間物質の吸収に
よる不定性が残るためこの図をそのまま信用することはできない。Ｘ線はその不定性がな
いため、Ｘ線データのみであれば、おおかた外部衝撃波モデルでよく説明できることがわ
かる。
また、得られた減光指数 αとスペクトル指数 βを表 1.2に当てはめることで、放射電子
のエネルギースペクトルのベキ pの値を求めることもできる。GRB残光の典型的な値は
p > 2であり、このことき電子の最小のローレンツファクターからシェルのバルクローレ
ンツファクターΓを求めることができる。p < 2の場合は、Γは簡単には求まらない。p < 2
のときは αと βの関係も少し異なり、それらを考慮して α—βの理論的関係式を示したの
が図 1.13である。Ｘ線データから得られた αと βを用いてプロットしている。ほとんど
のデータが実線上にのっていることから、p > 2であることがわかる。
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表 1.2: 減光指数、スペクトル指数、そして放射電子のエネルギースペクトルのベキ pの関係 (47)。ISM
とはGRBの周辺環境の星間物質が一様な密度の場合。Windとは星風的な分布 (GRBを中心に距離の二乗
で密度が薄くなる)の場合。Jetとはバルクローレンツファクターが小さくなり、ジェットブレイク (ジェッ
トが急に横に拡がり始める)した後の場合。また、ここでの αと βは、F ∝ t−αν−βで示しており、これまで
の説明とは符号が反対になっているので注意。
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図 1.12: 外部衝撃波モデルの減光指数とスペクトル指数の関係 (27)。縦軸はそれぞれ可視域とＸ線の減光
指数 α、横軸はスペクトル指数 βである。直線 S1は α = 1.5β−0.5の線であり、νc < ν(νはそれぞれ左図では
可視域、右図ではＸ線の振動数)のときで、GRBの周辺環境の星間物質が一様な密度と星風的な分布 (GRB
を中心に距離の二乗で密度が薄くなる)の両方の場合を示す。S2aは α = 1.5βの線であり、νm < ν < νc のと
きで、星間物質が一様な密度の場合を示す。S2bは α = 1.5β+0.5の線であり、νm < ν < νc のときで、星風
的な分布の場合を示す。

図 1.13: 外部衝撃波モデルの減光指数とスペクトル指数の関係 (24)。縦軸はＸ線の減光指数 α、横軸はス
ペクトル指数 βである。(1)は ν > νc or νm の場合。(2)は νm < ν < νc のときで GRBの周辺環境の星間物
質が一様な密度の場合。(3)は νm < ν < νc のときで星風的な分布 (GRBを中心に距離の二乗で密度が薄く
なる)の場合。(4)は ν > νc のときでジェットブレイク (ジェットが急に横に拡がり始める)後の場合。(5)は
νm < ν < νc のときでジェットブレイク後の場合。実線は放射電子のエネルギースペクトルのベキ p > 2、破
線は p < 2のときである。
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1.2.4 Ｘ線フレアの起源

本小区分では、Ｘ線フレアの起源の候補と現在までの研究について述べる。Ｘ線フレア
とは、残光中に急にフレアが観測されることである。このような振舞を説明するためのモ
デルは外部衝撃波由来のものと内部衝撃波由来のものと大別される (図 1.14)。外部衝撃波
由来のモデルは三つあり、シェルと衝突する星間物質の密度が不均一の場合 (density)、複
数のジェットが星間物質と衝突する場合 (patchy)、そしてシェルの一部が遅れて外部衝撃
波を起こした場合 (refresh)である。これらは外部衝撃波なので、§1.2.2で説明したように
Ｘ線～電波まで放出する。内部衝撃波由来である場合は、GRB母天体から二個以上の電
子・陽電子のシェルが遅れて放出され、その速度差のため衝突合体を起こしＸ線を放射す
ると考えられている。

図 1.14: 考えられているＸ線フレアの起源。図左ピンクに示すように外部衝撃波由来のモデルは三つあ
り、シェルと衝突する星間物質の密度が不均一の場合 (density)、複数のジェットが星間物質と衝突する場合
(patchy)、そしてシェルの一部が遅れて外部衝撃波を起こした場合 (refresh)である。図右青に示すように、
内部衝撃波由来である場合は、GRB母天体から二個以上の電子・陽電子の塊が遅れて放出され、その速度
差のため衝突合体を起こす場合。

外部衝撃波は星間物質中に衝撃波を起こすため、衝撃波が比較的大きく、また消えに
くいとされている。そのため、時間幅/ピーク時刻 (∆t/tpeak)がより小さく、ピークフラッ
クスの変動比 (∆F/F)がより大きなものほど、外部衝撃波では説明できないと考えられて
いる。これに着目した (13)は、残光光度曲線の突如表れる変動の放射機構を特定する図
1.15右を提案した。その図 1.15右は、図 1.15左に示すように横軸がフレアの ∆T/Tpeak、
縦軸がフレアの∆F/Fである。図 1.15右の各線よりも矢印方向にあれば、それらの起源と
予測される。線 (a)は光度曲線がフレアでなく”くぼみ (Dips)”であり観測視線方向がGRB
ジェット方向と一致 (on axis)、破線 (a)は Dipsで観測視線方向が GRBのジェット方向と
不一致 (off axis)のときである。フレアの起源が、線 (b)と破線 (b)は、シェルと衝突する
星間物質の密度の不均一の外部衝撃波由来 (density)のときであり、それぞれ on axisと off
axisである。線 (c)と線 (d)は複数のジェット (patchy)由来と放出されたシェルの一部が遅
れて外部衝撃波を起こした (refresh)場合で共に on axisと off axisの差はない。これら各線
よりも矢印方向にない場合は、内部衝撃波由来であることを示す。

(5)が行ったように、現在までの観測ではＸ線での観測が中心であるため、Ｘ線フレ
アの起源を探るのには図 1.15を用いるが最も適していた。図 1.16は、観測されたＸ線
データを図 1.15にプロットしたものである。その結果、外部衝撃波で説明できる条件
(∆F/F < ∆t/tpeak×101.4 or ∆t/tpeak < 0.4;緑色で示しているところ)から、外れるものが強
いＸ線フレアなど 2割程はある。しかし、弱いＸ線フレアでは外部衝撃波由来で説明でき
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図 1.15: 左:残光中に変動が起こったときの模式図。右:起源の選別図。横軸が左図に示すような変動の
∆T/Tpeak。縦軸が変動の ∆F/F。各線よりも矢印方向にあれば、それらの起源と予測される。線 (a)は光度
曲線がフレアでなく”くぼみ (Dips)”であり観測視線方向が GRBジェット方向と一致 (on axis)、破線 (a)は
Dips(a)で観測視線方向が GRBのジェット方向と不一致 (off axis)のときである。フレアの起源が、線 (b)
と破線 (b)はシェルと衝突する星間物質の密度の不均一の外部衝撃波由来 (density)のときであり、それぞ
れ on axisと off axisである。線 (c)と (d)は複数のジェット (patchy)由来と放出されたシェルの一部が遅れ
て外部衝撃波を起こした (refresh)場合で on axisと off axisの差はない。これら各線よりも矢印方向にない
場合は、内部衝撃波由来であることを示す。

る条件を満たしていた。従って、Ｘ線フレアの起源が内部衝撃波由来であることは、確定
できない。
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図 1.16: Ｘ線フレアの起源と時間幅比・増光フラックス比関係 (5)。、観測されたＸ線データを図 1.15にプロッ
トしたものである。横軸はフレア時間幅/ピーク時刻。縦軸はフレアのピークフラックスの変動比。黒丸は今
までの観測されたＸ線フレアを伴うGRB。2割程は外部衝撃波では説明できる条件 (∆F/F < ∆t/tpeak×101.4

or ∆t/tpeak < 0.4 ;緑色で示しているところ)を満たせず内部衝撃波由来が有力である。7割以上を占める弱
いフレアの起源については、外部衝撃波由来で説明できる条件を満たしていた。
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1.3 GRB母銀河
極超新星と関係している可能性のあるGRB母銀河はGRBが起こるということから、星
生成が活発であると考えられている。(10)はGRB母銀河が超新星の母銀河より統計的に
暗いことを明らかにし、より小さな銀河であることを示した。また、(41)は近傍のGRB
母銀河の吸収線から金属量を直接観測を行い、その母銀河は低金属であることを示した。

図 1.17: GRB母銀河のイメージ (10)。十は GRBの起きた場所を示す。

これらの性質に影響を受ける観測量がある。銀河ダストの吸収則である。天体から放射
された可視紫外線域とソフトＸ線域はこの吸収則に従い減光する。特に、GRBは我々の
銀河とGRB母銀河の二つから主に吸収を受ける。我々の銀河ダストの吸収は (39)で非常
に良く見積もられている。しかし、宇宙論的距離にある母銀河の性質は不定性が多いた
め、ダストの組成とダストによる吸収曲線がわからない。そこで、よくわかっている三つ
の銀河から求めたダストの性質を仮定して可視域が受けた吸収の補正に用いる。本節で
は、これら三種類の補正について述べる。また、外部衝撃波モデルで非常に良く再現でき
るGRBを用いたGRB母銀河ダストの研究も紹介する。最後に、GRBのＸ線と可視域の
スペクトルを用いたその母銀河ダストの組成の研究について紹介する。

1.3.1 既知銀河のダスト吸収則

本小区分では、GRBからの光が受け銀河系外ダストによる吸収を補正するために用い
るモデルについて述べる。そのモデルは最もよくダストの性質が調べられている天の川銀
河 (MW)、大マゼラン星雲 (LMC)、そして小マゼラン星雲 (SMC)の観測値に基づいたモ
デルである。可視域スペクトルの水素のLyα線の深さで見積もった各銀河で視線方向の水
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素柱密度 Next
H と可視域のVバンドでの吸収量 AVとの関係 (表 1.3)、また AVと各波長での

吸収量 Aλの関係 (吸収曲線:図 1.18)がそれぞれある。Ｘ線のスペクトルから得られたNext
H

を用いて、AVを求め、次にそれから Aλを求め、それぞれのバンドでの吸収分の補正が行
える。図 1.18の吸収曲線が示すようにMWと LMCには 2175Åにバンプがある。2175Å
のバンプ吸収帯の原因として有機性炭素と非晶質ケイ酸塩に富んだダストが有力である。
観測したGRBの可視域のスペクトルは LMC、MWの吸収曲線のような 2175Å(図 1.18
参照)の構造を持っていない方が圧倒的に多い ((21)が報告したようにバンプをもつ例も
ある。)。従って、GRB母銀河ダスト吸収則は SMCモデルが最も有力である (22)。また、
SMCがもっとも金属量が少ないため、初期宇宙の環境と一致する。

モデル名 モデルの説明 Next
H /AV

天の川 天の川銀河のダストの吸収則 1.6×1021 cm−2

LMC 大マゼラン星雲の銀河ダストの吸収則 7.6×1021 cm−2

SMC 小マゼラン星雲の銀河ダストの吸収則 1.5×1022 cm−2

表 1.3: GRB 071112Cに用いた可視赤外線減光補正量。

図 1.18: よく知られている銀河のダスト吸収曲線。三つの吸収曲線は赤外線ほど吸収をうけず、紫外線に
なるほど吸収は大きくなる。天の川と LMCは 1/λ = 4.5(= 2175Å)に構造がある。
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1.3.2 GRB残光と外部衝撃波を用いたGRB母銀河の研究

宇宙論的距離に存在するGRB母銀河の性質を直接求めることは非常に難しい。そこで、
(23)はGRB残光と外部衝撃波モデルを用いて、ダストによる吸収曲線を得る方法を提案
した。
まず、残光後期は外部衝撃波モデルでよく再現できると仮定する。そして、GRB残光
でＸ線と可視域の残光の減光係数が等しいものを選ぶ (図 1.19左上)。外部衝撃波モデル
ではスペクトルがＸ線から可視域まで single powerlawであることを予言する (図 1.19右
上)。実際の観測では、可視域は吸収を受けているため、予言された powerlawよりも減光
している (図 1.19左下)。この減光分を各波長で求めることで、ダストによる吸収曲線 (図
1.19右下)を得る。その結果、得られた吸収曲線は、既知の銀河のダストの吸収曲線とは
異なり、ダストの性質はより低金属でサイズが大きい必要があることをを示していた。

図 1.19: GRB残光と外部衝撃波を用いたGRB母銀河ダストの吸収曲線。まず、外部衝撃波モデルを仮定
する。図左上の光度曲線のように、Ｘ線と可視域光度曲線の減光係数が等しい残光がある。このような振舞
をする残光のスペクトルの動きは、次のような外部衝撃波モデルで説明可能である。図右上のスペクトルの
ように、減光前は青色のスペクトルで、そのスペクトルは時間の経過と共に低周波数側へ並行移動し赤色
スペクトルまで移動する。Ｘ線と可視域の減光の量はこのとき等しくなる。従って、Ｘ線と可視域の減光係
数が等しいとき、Ｘ線～可視域スペクトルは single powerlawである。しかし、図左したのように観測され
る可視域はダストによる吸収を受けるため、Ｘ線スペペクトルから予測される powerlawよりも減光してい
る。この予測される powerlawと観測された可視域のデータとの差分 (赤斜線)が母銀河ダストによる吸収量
である。この吸収量を図右下のように表示することで、母銀河ダストの吸収曲線を得ることができる (23)。
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1.3.3 GRB母銀河の視線方向の水素柱密度NHの不定性

図 1.20: GRB母銀河の視線方向の水素量推定 (44)。横軸はGRB周辺の組成を太陽組成と仮定してＸ線か
ら求めた視線方向の水素柱密度 NH,X。縦軸は可視域スペクトルの水素の Lyα線の深さで見積もった Next

H,O。
GRBの周辺の組成を Z、太陽組成を Z�としたとき、緑線は上から Z/Z� = 0.1、1、そして 10のときである。

§1.3.1で説明したように、Ｘ線から得られた GRB母銀河の水素柱密度 Next
H を用いて、

可視域がダストにより受けた吸収量を補正する。しかし、Watson et al. (44)は、GRB母
銀河の水素柱密度 Next

H についてＸ線のスペクトルから得たNext
H,Xと可視スペクトルから得

た水素の Lyα線の深さで見積もった Next
H,O が系統的に異なり、Ｘ線から得た Next

H,Xの方が
大きい傾向を示した (図 1.20)。この要因は、Ｘ線から Next

H,Xを求めるとき、GRB母銀河の
ダストの組成を太陽と同じだと仮定したことである。つまり、Watson et al. (44)の結果は
GRB周辺の組成は太陽組成よりも金属量が大きいことを示唆する。宇宙論的距離にある
天体は非常に暗く、可視でスペクトルを得るには非常に困難なため観測例が少ない。この
ような研究は始まったばかりで、結果が変わる可能性はあるが、GRBの可視域の補正に
大きく係わり、今後の研究では非常に重要である。
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1.4 本研究の目的
現状の観測では、Swift衛星や GCNの構築など、地上の望遠鏡でも即時観測ができる
ようになった。しかし、Swift衛星の紫外線～可視領域の検出器である UVOT は口径が
30 cmであり複数の波長を同時に観測できず効率が悪く、それらの波長域は星間減光を受
けやすい。また、地上の可視観測はGRB発生後即時に赤外線まで含む多色で同時に時間
に密な観測は少ない。つまり、得られるデータはＸ線と可視域では 1バンドか多色でも時
間分解能の悪い観測ばかりである。そのため、Ｘ線フレアは急で大きな変動をするものは
外部衝撃波モデルでは説明できないことを示せたが、7割以上の弱く変動の遅いＸ線フレ
アでは外部衝撃波でも説明可能であり起源がわからない。また、初期残光ではＸ線成分に
別成分や細かなパラメータの調整の必要性を言われ始めたが、限られた観測データのみで
は後期残光では単純な外部衝撃波モデルで説明できている。
そこで、我々は広島大学かなた望遠鏡を用いてGRB発生後 60秒以内に赤外線まで含む
多色で同時に時間に密な観測を行うシステムを構築した (2006年上原卒業論文)。そして、
このシステムと S wi f t衛星のデータを合わせ、世界で初めて残光初期からＸ線～赤外線ま
での SEDの細かな時間変動を得ることで、7割を占める弱く変動の遅いＸ線フレアの起
源と後期残光でも外部衝撃波モデルの細かいパラメータの調整の有無の解明をする。
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第2章 本研究で用いるGRB観測機器

本章では、観測に用いたかなた望遠鏡と TRISPEC検出器、そして S wi f t衛星検出器に
ついて述べる。

2.1 かなた望遠鏡
この望遠鏡は、もともと国立天文台がその三鷹キャンパス内（東京都）に「赤外シミュ
レータ」として保有していた。この赤外シミュレータは国立天文台ハワイ観測所にある
大型光学赤外線望遠鏡「すばる」で使用する観測装置の開発・評価をする目的で建設され
たものである。しかし、すばるの第一期観測装置開発がすべて終了し、数年前からシュミ
レータとしての役割が減ってきていることも考慮され、突発天体現象の観測へ活用する計
画を提案した広島大学に移管された。そして、全国的にも高い水準のシーイング環境を有
した位置 (福成寺地区)に新しい天文台 (図 2.1)を設け、2006年 5月に移設された。

2.1.1 基本性能

望遠鏡の集光力を決める主鏡の有効径は 1.5 m (図 2.2)である。これが大きいほど、限
界等級が下がる。国内に設置されている望遠鏡としてはかなた望遠鏡は 3番目の大きさを
誇る。すばる望遠鏡などの世界的な大望遠鏡に比べると、大きさの点では劣るが、自分た
ちで大学付属の望遠鏡として占有的に使用できることは、大望遠鏡では困難なことで、か
なた望遠鏡の特徴である。また、大学が国内に所有する望遠鏡では最も大きい望遠鏡にな
る。駆動速度は 5度/secで 1.5 mクラスで世界最高クラスである。カセグレン焦点と、ナ
スミス焦点 2つであわせて 3つの焦点があり、それぞれの焦点に検出器をつける。この望
遠鏡での観測の目的は、衛星からの通報を受けて、高エネルギー突発天体観測を行うこと
である。具体的にはガンマ線バースト専用衛星 S wi f tやガンマ線衞星 Fermi衞星などが
天体を検出したときに発信するアラートから天体の座標を取得する。そして、アラート受
信後なるべく早く即時観測する。表 2.1にかなた望遠鏡の性能と特徴の概要をまとめる。

図 2.1: 天文台ドーム 図 2.2: かなた望遠鏡
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光学系 Ritchey-Chretien光学系
主鏡 有効径 1500 mm

主鏡の F比 F= 2.0
焦点モード カセグレン焦点 1つ

ナスミス焦点 2つ
合成Ｆ比カセグレン、ナスミス共に F = 12.2

焦点距離 18,300mm
星像の分解能 1′ ′FWHM
視野 15′φ
最大駆動速度 5◦ /sec以上
最大加速度 0.5◦ / sec2 以上
架台の方式 経緯台方式

表 2.1: 望遠鏡の仕様

2.1.2 TRISPEC

可視・赤外偏光分光撮像装置 Triple Range Imager and SPECtrograph（TRISPEC)はカセ
グレン焦点に取り付けれている。これは、名古屋大学佐藤研 (Z研)で開発されたものであ
り、TRISPECは、図 2.3のように二枚のダイクロイックミラーを用いてOPT、IR1、そし
て IR2の３チャンネルで撮れる。例えば、0.45-0.90 µm、0.90-1.85 µm、1.85-2.50 µmの
V、J、Ksの 3バンドの組合せで観測可能で同時にデータを取得する事ができる。観測モー
ドは撮像、グリズムによる分光、ウォラストンプリズムによる偏光観測が可能である。ま
た、撮像・偏光撮像・分光・偏光分光の 4つのモードを観測中に切り換え可能になってい
る。3バンド同時に観測できることによって、広い波長領域の時間変化がわかり、GRBの
標準的な外部衝撃波モデルのシンクロトロン放射しているならば、光度曲線は先に短波長
側にピークが現れ、その後に長波長側に現れることが確認できる。TRISPECの性能の概
略を表 2.2にまとめる。最後に、多波長のデータを扱うには各バンドで得た等級を、Flux
density(Jy = 1 ×10−23 erg/sec/cm2/Hz)に変換する必要がある。表 2.3に変換式をまとめる。

観測可能波長 0.45 —2.25 µm
視野 7’× 7’
RCバンド (積分時間:123s) 18.7等級 (S/N=10)
Jバンド (積分時間:120s) 16.1等級 (S/N=10)
Ksバンド (積分時間:120s) 14.7等級 (S/N=10)

表 2.2: TRISPECの性能の概要
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図 2.3: TRISPECの光路と二枚のダイアロックミラー

バンド 中心波長 (µm) M等級 (mag)から Flux Density (mJy)への変換式
V 0.55 10−0.4×M ×4.959×106

RC 0.65 10−0.4×M ×2.940×106

J 1.25 10−0.4×M ×1.736×106

Ks 2.16 10−0.4×M ×0.6937×106

表 2.3: TRISPEC の等級から Flux Density (mJy) への変換式。Flux Density [mJy] (Jy = 1 ×10−23

erg/sec/cm2/Hz)。

27



2.2 Swift衛星
Swift衛星は、2004年 11月 24日にデルタ IIロケットにより、ケネディ宇宙基地から打
ち上げられた。この衛星は、GRBの観測専用衛星で、バースト速報望遠鏡（Burst Alert
Telescope：BAT）、X線望遠鏡（X-ray Telescope :XRT）、UV可視光望遠鏡（Ultra-Violet /
Optical Telescope :UVOT）の 3種類の検出器を搭載する（図 2.4）。図 2.5のように、GRB
を BATの持つ 1.33 stradian(half coded)という広い視野で常時監視し、バースト発生とと
もにその位置を 1-4分角で自動決定し、この位置情報を元に、20秒から 70秒以内に衛星
全体をバースト源に向ける。共に搭載されているXRT、UVOTのX線、光、紫外線の望
遠鏡を用いて観測を行い最終的には、90秒以内にバースト源の位置を 0.3-2.5秒角という
極めて高い分解能で決定することができる。これにより、バースト検出後約 1分から、数
時間後あるいは数日後まで観測を続けることができ、GRB後の初期から長期にいたる残
光の変化を追うことができる。Swift衛星は、GRBの位置を、正確に与えると同時に、紫
外線から、X線、そしてガンマ線にいたる範囲で、スペクトルがどのように変化していく
かを調べて、GRBの正体や、その周りの環境を探る。米英伊を中心とした国際ミッショ
ンである。日本からは、ISAS/JAXA、埼玉大学、東大が、BAT検出器チームに加わって
いる。また、取得したデータは、直ちに全世界の研究者に公開される。

図 2.4: Swift概念図

図 2.5: Swiftによる GRBの観測の流れ1
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2.2.1 BAT

BATの検出器面には、4 × 4 × 2 mm3の大きさのCdZnTe半導体素子が 32,768個敷き詰
められており（全体で 5,200 cm2の面積）、各素子が一つ一つのピクセルとして働く。そ
の視野は全天の 6分の一である。その結果、年に 100個のGRBを検出できている。検出
器面の 1 m上方には、5 × 5 × 1 mm2 の大きさの鉛タイルを敷き詰めて作られたコーディ
ドマスクというものが位置する。このコーディドマスクの影のパターンを撮像することに
よって、GRBの位置決定や分光観測を行うことができる。BATと今までの他衛星との比
較を表 2.4にまとめる。

表 2.4: Swift衛星 BAT検出器と他の衛星の検出器との比較

2.2.2 XRT

XRTは BATの広い視野から GRBの位置を同定したのち自動で視野内にターゲットを
入れるように衛星自身を 1分程度で向けた後に活躍するX線検出器である。X線CCDを
焦点面検出器として持ち、1万秒の観測で 1µCrab（2 × 10−14 erg/cm2/s)のX線強度を持
つ天体を検出できる。GRBは、最初は非常に明るく、だんだん暗くなるので、明るさの
範囲が数桁にわたり、さらに速く時間変動するので、それらをカバーすために検出モー
ドが三つある。第一は、Imaging Modeで非常に明るい点源の位置を決める。このモード
で GRBを見つけ、すでに知られている星の地図と比較して GRBの位置を決定する。波
高値の情報はない。0.6 Crabの明るさまで観測しそれ以降は次に述べる Timing Mode に
移る。第二は、Timing Modeであり、CCDの二次元のうちの一次元情報だけをパルスハ
イトとともに素早く読み出すことによって時間分解能をあげ、二つの光子を一つの光子と
して間違って検出してしまう pile-upを防ぐ。1 m Crabまで観測しそれ以降は次に述べる
Photon-counting Mode に移る。第三の、Photon-counting Mode は二次元位置とパルスハ
イトを取得できる。そのフラックスの感度は 2 × 10−14 ～2 × 10 −10 erg cm−2 s−1である。
以下に検出器の概要を以下の表 2.5にまとめる。

29



有効面積 110 cm2 ＠ 1.5keV
解像度 (PSF) 18秒角＠ 1.5keV
検出部 EEV CCD-22, 600 × 600 pikel

検出モード Imaging、Timing、Photon-counting Mode
検出素子 40 × 40 micron pixels

Pixelの大きさ 2.36 arcsec/pixel
エネルギー領域 0.2-10keV

感度 2 × 10−14 in 104 seconds

表 2.5: Swift衛星 XRT検出器の概要

2.2.3 UVOT

UVOTは、XRTと同じくGRBの位置を衛星自身を向けた後に活躍する 30 cm紫外線可
視光望遠鏡である。地上にある 30 cm程度の望遠鏡では、空気による乱反射や、揺らぎ、
そして空の明るさによって 20等級が観測限界である。しかし、UVOTは宇宙空間での観
測なので、それらの影響は受けない上に、天候にも左右されることはない。従って、1000
秒間の観測で 24等の明るさの天体を検出することがきる。しかし、主力観測モードを制
御する装置に小隕石が衝突し、現在では 21等が限界等級である。フィルター数は 6で、
U、B、V、uvw1、unw2、uvm2がありフィルターを着けず観測するときをホワイトフィル
ターwhiteと呼ぶ。それぞれの感度と波長領域は図 2.6に示す。UVOTの動作はGRBの位
置に向けられると、波長別の情報を得ることができ、様々なフィルターと積分時間を組み
合わせたプログラムで観測される。まず、始めに取られたイメージは地上の観測者が観測
に用いるために知らせる。次に、既知の星図カタログと比較してGRBを見つける。そし
て、数時間後あるいは数日後まで観測を続けることができる。以下に検出器の概要を以下
の表 2.6にまとめる。また、得られた等級から Fluxに変換する式と値の一覧を表 2.7にま
とめる。
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望遠鏡の種類 Modified Ritchey-Chretien
焦点比 12.7
検出器 Intensified CCD

Detector Operation Photon counting
視野 17 × 17 arcmin

Detection Element 2048 × 2048 pixels
Telescope PSF 2.0 arcsec @ 350 nm
波長領域 170-650 nm
フィルター数 6
感度 B = 24 in white light in 1000 s

Pixelの大きさ 0.48 arcsec
λ / dλ (グリズム) 350

Brightness limit V = 7.4 mag
Camera Speed 11 ms

表 2.6: UVOTの基本性能

バンド 中心波長 (µm) 等級→c/sの変換式 c/s→Flux (erg cm−2 s Å−1)の変換値
V 0.54 100.4×(17.89−mag) 2.61×1016

B 0.43 100.4×(19.11−mag) 1.47 ×1016

U 0.35 100.4×(18.34−mag) 1.63×1016

uvw1 0.26 100.4×(17.49−mag) 4.00×1016

uvm2 0.22 100.4×(16.82−mag) 8.50×1016

uvw2 0.20 100.4×(17.35−mag) 6.20×1016

white 0.35 100.4×(20.29−mag) 3.70×1016

表 2.7: TRISPECの等級 UVOTの等級magから count rate、count rateからフラックスへ変換。
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図 2.6: UVOTのそれぞれのフィルターの波長領域と感度
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第3章 GRB 071112C

本章では、2007年 11月 12日 18時 32分 57秒 (UT)に Swift衛星BAT検出器が検出した
GRB 071112Cの観測及び解析結果を述べる。この GRBの位置は赤経: 02h 36m 53s、赤
緯: +28D 22’ 50′′ ±0.9秒角であり、かなた望遠鏡によるフォローアップ観測に成功した。
このGRBまでの距離は赤方偏移 0.823 (15)と求められており、残光は赤外線からＸ線ま
で 14バンドで観測され、Ｘ線フレアも伴っていた。また、(14)によると、GRB 071112C
の母銀河の明るさは Rc = 24.5±0.5等であり、非常に暗いため、以下の結果では残光に対
して無視できる (Jy = 1 ×10−23 erg/sec/cm2/Hz)。

3.1 観測
今回解析に用いたデータは主要なものがかなた望遠鏡に取り付けられているTRISPEC、

S wi f t 衛星の XRTのデータであり、その他に、The Gamma ray bursts Coordinates Net-
work (GCN)に報告された結果を引用した。それらを含めて GRB 071112Cの解析に用い
たデータを表 3.1にまとめる。

3.1.1 かなた望遠鏡による観測

図 3.1: 左:GRB 071112C発生前のアーカイブにより公開されているイメージ †右:GRB 071112C発生後の

TRISPEC V バンドのイメージ。GRB発生前の左図の赤円の中にはGRBはないが、GRB発生後の右図赤

棒で示すようにかなた望遠鏡ではとらえている。

† http://archive.stsci.edu/cgi-bin/dss form

我々はかなた望遠鏡に TRISPECを取り付けて、GRB発生 324秒後 (2007年 11月 12日
18:36:21 UT)から約 80分後まで観測を行った。V(0.55µm)、J(1.25µm)、そしてKs(2.16µm)
バンドを同時に撮像モードで 40組のイメージを得た。そのなかの一枚を図 3.1右に示す。
図 3.1左はGRB 071112C発生前のアーカイブにより公開されているイメージである。発生
後には図 3.1右の赤棒と図左の赤円と比べるとGRB 071112Cがかなた望遠鏡によってとら
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表 3.1: GRB 071112Cの解析に用いたデータ。
バンド エネルギー帯 or中心波長帯 望遠鏡 GCN Circular
X-ray 0.30—8.0 keV Swift/XRT (42)
uvw1 0.25 µm UVOT (32)
U 0.33 µm UVOT (32)
B 0.42 µm RTT150 (1)
B 0.42 µm UVOT (32)
g′ 0.49 µm MITSuME (25)
V∗ 0.53 µm UVOT (32)
V 0.55 µm ROTSE-III (45)
V 0.55 µm KANATA (43)
R 0.63 µm TAROT (19)
R 0.63 µm RTT150 (1)
R 0.63 µm Lulin (4)
R 0.63 µm Palomar (30)
R 0.63 µm Crin Vrh (8)
R 0.63 µm MAGNUM (29)
R 0.63 µm TAOS (12)
Rc 0.64 µm MITSuME (25)
Rc 0.64 µm Cassini (11)
Rc 0.64 µm AAVSO (40)
I 0.80 µm MAGNUM (29)
Ic 0.78 µm MITSuME (25)
J 1.25 µm KANATA (43)
J 1.25 µm MAGNUM (29)
H 1.65 µm MAGNUM (29)
Ks 2.16 µm KANATA (43)
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えられている。観測された画像を暗電流ノイズを取り除くために光を一切いれずに撮像し
た (ダーク)画像を引き、検出器の各ピクセルごとの感度むらを取り除くために一様な光を
撮像した (フラット)画像で割る。その画像を星像の明るさの分布を近似したモデル関数で
フィッティングし、そのパラメータから天体の明るさを求める (ＰＳＦ測光)。その値と明
るさの等級がわかっている標準星の値とを比べることで等級を決める (相対測光)。相対測
光に用いた比較星は V、J、そして KsではそれぞれGSC2.3 02364145+2820533、2MASS
ID 02364145+2820533、そして 2MASS ID 02364145+2820533である。また、これらの統
計エラーはそれぞれ 0.28, 0.02,そして 0.02 magであった。

3.1.2 XRT

XRTは 2007年 11月 12日 18:34:27 UT(BAT検出後 90秒) から観測を始めた。我々は
XRTのデータをHEASOFT packageを用いて解析を行った。始めはpile-upを防ぐためCCD
の一列のみを用いたWindowed Timing mode(WT)で観測し、GRBが暗くなってきたら、
Photon Counting mode (PC)で観測を行った。観測積分時間は、WTでは 258 s、 PCでは
933 ksである。光度曲線や、スペクトルを作成するには、GRB領域の値から背景光の値
を差し引く必要がある。そこで、CCD の一列のみを用いたWTでは、GRB領域は 40′′

×170′′、背景光領域はGRB領域両端の 40′′×170′′とした (図 3.2左)。また、PCではGRB
領域は半径 40′′の円、背景光領域は内半径192′′で外半径 231′′の円環部とした (図 3.2右)。
得られた光度曲線はWTでは 30カウント、PCでは 20カウントで一ビンとなるようにビ
ンまとめを行った。スペクトルは 20カウントで一ビンとなるようにビンまとめを行った。

図 3.2: 左:GRB 071112Cの XRT/Windowed Timing modeのイメージ。右:GRB 071112Cの XRT/Photon

Counting modeのイメージ。ともに緑線で囲った領域を GRB、黄線で囲った領域を背景光とした。
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3.2 光度曲線の様子とフィッティング

図 3.3: GRB 071112C残光の赤外線からＸ線までの光度曲線: 光度曲線が重ならないように、Flux densityを

次のような値を掛けて上下に移動させている。(100.5(uvw1), 100.0(U), 10−0.5(B), 10−1.0(g′) 10−1.5(V∗(UVOT),

10−2.0(V) 10−2.5(R) 10−3.0(RC) 10−3.5(I, 10−4.0(IC) 10−4.5(J, 10−5.0(H),そして 10−5.5(Ks))

各バンドで得られた光度曲線を図 3.3に示す。波長の短い順に上から並べてあり、XRT
のみＸ線である。図 3.3が示すように、期間ごとに可視域とＸ線光度曲線の傾きが変わる。
光度曲線の減光の傾きが異なるときは、物理状態が異なる可能性が §1.2.2で示す外部衝撃
波モデルから予測されている。従って、表 3.2のようにＸ線と可視赤外線の光度曲線の減
光の様子で区別して、それぞれ期間を定義した。
まず残光Ｘ線の光度曲線はトリガー後 0.45—1.27 ksに弱いＸ線フレアを伴い、それを
取り除けば折れ曲がりのある時刻のべき型関数 (broken powerlaw)でほぼ再現できるよう
に見える。そこで、Ｘ線フレアを取り除きＸ線の光度曲線を broken powerlawでフィット
した。その結果、折れ曲がりは 7.6± 0.7 ksにあり、トリガー後 0.08 — 12 ksでは減光指
数 −1.28± 0.04、12—60 ksまでは減光指数 −1.55± 0.09 で再現できた (χ2 = 105 with 96
degree of freedom)。これらの結果を図 3.4に示し、表 3.2にまとめる。
一方、可視赤外線の光度曲線は 0.35 ksまでは増光傾向を示し、それ以降はどのバンド
も powerlawで再現されるように見えるので、それぞれのバンドごとにフィットを行った
ところ、エラーの範囲で減光指数の値は一致した。従って、どのバンドの光度曲線も同じ

36



期間名 GRBトリガー後の時間帯 (ks) 期間の特徴
”Optical Rise” 0.1 — 0.36 可視赤外線は増光、Ｘ線は normal decay

”Normal Decay” 0.37 — 0.45, 1.3 — 1.8 可視赤外線、Ｘ線ともに normal decay
”Flare Rise” 0.45 — 0.61 Ｘ線フレアの増光、可視赤外線は noraml decay

”Flare Decay” 0.61 — 1.3 Ｘ線フレアの減光、可視赤外線は noraml decay
”X-ray Break” 12 — 578 Ｘ線は折れ曲がり以降、可視赤外線は noraml decay

表 3.2: GRB 071112C残光の期間名

図 3.4: GRB 071112C残光のＸ線光度曲線の broken powerlawフィット。折れ曲がりは 7.6 ± 0.7 ksにあ

り、トリガー後 0.08 — 12 ksでは減光指数-1.28 ± 0.04、12—60 ksまでは減光指数-1.55± 0.09で再現でき

た (χ2 = 97 with 92 degree of freedom)。

べきで減光しており §1.2.2で述べたGRB外部衝撃波モデルの予測と合う。ここで、図 3.5
のように、同時に全バンドの光度曲線を同様にフィットを行った。このとき減光指数は全
バンドで共通とし、normalizationは別々にした。その結果、減光指数は 0.95±0.02 (χ2 =

31 with 44 degree of freedom)と求められた。これらを表 3.2にまとめた。
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期間名 GRBトリガー後の時間帯 (ks) Ｘ線の減光指数 αX 可視赤外線の減光指数 αO

”Optical Rise” 0.1 — 0.36 −1.28 ±0.04 ∗ —
”Normal Decay” 0.37 — 0.45, 1.3 — 1.8 −1.28 ±0.04 ∗ −0.95± 0.02 †

”X-ray Break” 12 — 578 −1.55 ±0.09 −0.95± 0.02 †

表 3.3: GRB 071112C残光の減光指数。図 3.4のようにＸ線フレア期を除いてＸ線光度曲線を折れ曲がり

のある時間ベキ型指数でフィットを行った。図 3.5のように”Optical Rise”期を除き可視赤外線全帯域を同

時に時間のベキ型指数でフィットを行った。αX と αO は、それぞれのフィット結果の減光指数である。*と

†はそれぞれ共通の値を示す。

図 3.5: 近赤外線—紫外線域全バンドの光度曲線のフィット。色の違いはバンドの違いである。減光指数は

0.95±0.02 (χ2 = 31 with 44 degree of freedom)と求められた。
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3.3 近赤外～Ｘ線の Spectral Energy Distribution (SED)

3.3.1 Ｘ線スペクトル

図 3.6: 二成分吸収 powerlaw modelでフィットしたＸ線スペクトル。Ｘ線と可視域の光度曲線の傾きごと
6期間のＸ線スペクトルを作成し、それらを我々の銀河ダストによる吸収量は固定、GRBの母銀河ダスト
による吸収量はそれぞれ共通、そしてベキはそれぞれフリーでフィットを行った。色はそれぞれの期間に
対応している (黒:0.1 — 0.36 ks (”Optical Rise”期)、赤:0.37 — 0.45 ks (”Normal Decay”前期)、緑:0.45 —
0.61 ks (”Flare Rise”期)、青:0.61 — 1.3 ks (Flare Decay期)、水色:1.3 — 1.8 ks (”Normal Decay”後期)、そ
して紫:12 — 578 ks (”X-ray Break”期))。

本小区分では、Ｘ線スペクトルから、GRB母銀河の視線方向の水素柱量と、ある時間
帯でのスペクトル指数の導出について述べる。まず、§1.2.2で述べたように光度曲線の傾
きが変わるとスペクトルのベキも変わることはGRBの外部衝撃波モデルから予測されて
いる (38)。そのため、0.3-8.0 keVのXRTスペクトルを 6期間で切り分けて作成し、解析
を行った。どの期間のＸ線スペクトルも我々の銀河とGRBの母銀河のダストによる吸収
を受けた二成分吸収 powerlaw model(式 3.1)でフィットした。

A(E) = K × exp[−Ngal
H σph(E)]× exp[−Next

H σph(E(1+ z))× (E/1keV)−βX (3.1)

E：エネルギー (keV)

K：単位時間あたり、単位面積あたり、単位エネルギーあたりの入射光子数 (photons keV−1

cm
2
秒 −1 at 1keV)

Ngal
H ：我々の銀河の水素柱密度 (cm−2)

Next
H ：GRBの母銀河の水素柱密度 (cm−2)
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期間名 GRBトリガー後の時間帯 (ks) βX χ2 / d.o.f
optical Rise 0.1 — 0.36 −0.83 ±0.04 ∗ 445 / 207

Normal Decay 0.37 — 0.45 −0.83 ±0.04 ∗ 445 / 207
Flare Rise 0.45 — 0.61 −0.34 ±0.15 34 / 28

Flare Decay 0.61 — 1.3 −0.62 ±0.06 148 / 87
Normal Decay 1.3 — 1.8 −0.83 ±0.04 ∗ 445 / 207
X-ray Break 12 — 578 −0.82 +0.08

−0.16 46 / 29

表 3.4: GRB 071112C残光Ｘ線のスペクトル指数。*は共通にしてフィットして求めた。βX はＸ線スペク

トル指数。

σph：光電吸収断面積 (cm2)

GRB視線方向の我々の銀河の水素柱量は Ngal
H = 7.4×1020(7)と仮定し、GRB母銀河の

水素柱量 Next
H はフリーパラメータとした。GRBの発生位置は高赤方偏移であるため、母

銀河のダストによる吸収量は赤方偏移 zを考慮している (式 3.1)。フィットしたところ、ど
の期間の Next

H もエラーの範囲で一致した。そこで、全ての期間のスペクトルを Ngal
H は固

定、Next
H はどの期間でも共通の値でフリー、ベキ βxはそれぞれの期間でフリーになるよ

うにフィットを行った。フィットした図を図 3.6に示す。この図の色はそれぞれの時間帯
に対応している (黒:0.1 — 0.36 ks (”Optical Rise”期)、赤:0.37 — 0.45 ks (”Normal Decay”
前期)、緑:0.45 — 0.61 ks (”Flare Rise”期)、青:0.61 — 1.3 ks (Flare Decay期)、水色:1.3 —
1.8 ks (”Normal Decay”後期)、そして紫:12 — 578 ks (”X-ray Break”期))。
その結果、GRB母銀河のGRB視線方向の水素柱量 Next

H は 7.9(±3.9)×1020cm−2となっ
た。それぞれのスペクトル指数はＸ線光度曲線の折れ曲がり以前かつＸ線フレアもない
減光期 (”Optical Rise”期と”Normal Decay”期)では βXはエラーの範囲で一致していたた
め、同時にフィットを行い βX = −0.83± 0.04と求められた。Ｘ線フレア増光期のスペク
トル指数は最もハードになり (βX = −0.34±0.15)、Ｘ線フレア減光期にはソフトに戻った
(βX = −0.62±0.06)。Ｘ線光度曲線の折れ曲がり後 (”X-ray Break”)はよりソフトになった
(βX = −0.83±0.04,0.82+0.08

−0.16)。これらスペクトル指数を、表 3.4にまとめる。

3.3.2 近赤外線～紫外線域の SEDの作成

本小区分は近赤外線～紫外線域の光度曲線のフィッティング結果から、ある時刻のSpectral
Energy Distribution (SED)の作成について述べる。世界のそれぞれの望遠鏡が異なる時間
帯で観測しているため、任意の時刻 t0における各望遠鏡でのフラックスを直接求めるこ
とができない。従って、以下のようにして任意時刻 t0のフラックスを推定した。
§3.2で行ったように、各波長域の光度曲線を同時に powerlawでフィットし減光係数 αO

を得た。各バンドの normalization Aは、t=1 sでのフラックスを表しているが、任意の時
刻 t0でのフラックスを求める際には、normalization Aとベキ αO の誤差がカップルして、
誤差伝搬を解くのに非常に複雑な共分散の式を用いなければならない。そのため、次のよ
うに任意の時刻 t0でのフラックスとその誤差を求めた。
フラックスを求めたい期間の時刻を t0としたとき F = A(t/t0)αO の式を用いて、それぞ
れのバンド毎にフィットを行う。各バンド毎に得られたパラメータ Aとそのエラーをその
各バンドの時刻 t0のフラックスとそのエラーとした。それらのフラックスをバンド周波
数毎に表示することで、SEDを得た。
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図 3.7: GRB 071112Cの光度曲線のフィット結果から作成した 6期間の SED。黒は 0.1 ks、赤は 0.4 ks、緑

は 0.55 ks、青は 0.89 ks、水色は 1.4 ks、そして紫は 43 ksの時刻の SEDである。それぞれ、”Optical Rise”

期、”Normal Decay”前期、”Flare Rise”期、”Flare Decay”期、”Normal Decay”後期、”X-ray Break”期の

ログスケールでの時間帯の中央時刻である。

この手法を用いて、得たスペクトルを図 3.7に表示する。これにより、6つの時間帯で
の SEDを得て時間変動を追うことが可能となった。上から時間の早い順になっており、黒
は 0.1 ks、赤は 0.4 ks、緑は 0.55 ks、青は 0.89 ks、水色は 1.4 ks、そして紫は 43 ksの時刻
の SEDである。それぞれ、”Optical Rise”期、”Normal Decay”前期、”Flare Rise”期、”Flare
Decay”期、”Normal Decay”後期、”X-ray Break”期のログスケールでの時間帯の中央時刻
である。縦軸は Flux Density [mJy]で表している (Jy = 1 ×10−23 erg/sec/cm2/Hz)。

3.3.3 可視赤外線 SEDとGRB母銀河の吸収補正

観測されたGRBの SEDは銀河系内・外ダストによる吸収を受けている。外部衝撃波モ
デルの予測する多波長 SEDと比較して議論するためにはそれらのダストの吸収を補正し、
多波長 SEDを作成する必要がある。まず、Ｘ線スペクトルのダスト補正を行う。次に、可
視赤外線 SEDをいくつかのダスト吸収モデルを用いて補正することについて述べる。最
後に、Ｘ線スペクトルと可視赤外線 SEDを合わせて赤外～Ｘ線 SEDを作成した。本小区
分ではこれらのことについて述べる。

Ｘ線スペクトルのダスト補正

§3.3.1で得られた各時間帯のＸ線スペクトルは、銀河系内・外のダストにより吸収を受
けている。Ｘ線スペクトルのフィット結果により得られている銀河系内・外のNgal

H と Next
H

の値を用いて、Ｘ線スペクトルを powelaw成分だけに戻した。
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モデル名 Next
H /AV AV

天の川 1.6×1021 cm−2 0.49
LMC 7.6×1021 cm−2 0.10
SMC 1.5×1022 cm−2 0.05

表 3.5: GRB 071112Cに用いた可視赤外線減光補正量。

可視赤外線 SEDのダスト補正

次に、可視赤外線のダストによる吸収補正を行う。銀河系内のダストによる吸収の補正
は、GRBの方向について値を文献値から引用して求める。そして、銀河系外の補正とし
てはGRB母銀河のダストによる吸収がもっとも寄与している。しかし、母銀河の性質は
よくわかっていないため、ダストの量や組成がわからない。そこで、それらがよくわかっ
ている銀河三つの補正量を試し、妥当な補正量を考える。
銀河系内によるダストの減光 AV は、経験的に式 3.2だけでおおまかに決まる事が知ら
れている (2)。

RV =
AV

E(B−V)
(3.2)

E(B−V)≡ AB−AVは色超過 (Color excess)と呼ばれ天体の位置により異なり、GRB 071112C
では E(B−V) = 0.162 等級を仮定した (39)。RV の値は典型的な値 3.1(33)を用いた。この
ように AV = 0.5を得て、図 1.18の減光曲線 Aλ/AV から他のバンドの減光量を求め補正を
行った (3)。
次に、GRB母銀河のダストによる減光はＸ線スペクトルから得られた水素柱量 Next

H =

7.9(±3.9)1020と表 3.5の値を用いて AV を求めた。そして、系内と同様に減光曲線 Aλ/AV

から他のバンドの減光量を求め補正を行った。図 3.8は”Optical Rise”期の可視赤外線域
SEDの減光量を補正した結果である。黒色四角は観測された生データ、緑色三角は天の
川、赤色十は LMC、そして青色丸は SMCを示している。さらに、緑色点線、赤色破線、
そして青色一点破線は補正を行ったデータを powerlawでフィットした結果である (色の対
応は補正データと同じ)。それぞれの時間帯の生データ SED(図 3.7)に同様のことを行い、
その結果を表 3.6にまとめる。
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図 3.8: ダスト吸収を補正する前後 GRB 071112Cの可視赤外線 SED。観測した可視赤外線 SEDを我々

の銀河による吸収の補正を行い、天の川、LMC、SMCモデルでダストによる減光量を補正し、それらを

powerlawでフィットを行った一例である。黒色四角は観測した補正前の SEDである。緑色三角は天の川

モデルで、赤色十は LMCモデルで、そして青色円は SMCモデルで補正を行った SEDである。緑色点線、

赤色破線、そして青色一点破線は補正した SEDを powerlawでフィットしたものである。色の対応は補正

データと同じである。

ダストモデル 天の川 LMC SMC
期間 (χ2 / d.o.f) (χ2 /d.o.f) (χ2 /d.o.f)
(a) ”Optical Rise” -0.14 ± 0.09 -0.45 ± 0.09 -0.49 ± 0.09

( 12.7 / 8.0 ) ( 8.2 / 8.0 ) ( 7.9 / 8.0 )
(b) ”Normal Decay”前期 -0.14 ± 0.09 -0.45 ± 0.09 -0.49 ± 0.09

( 12.7 / 8.0 ) ( 8.2 / 8.0 ) ( 7.9 / 8.0 )
(c) ”Flare Rise” -0.15 ±0.09 -0.46 ± 0.09 -0.50 ± 0.09

( 15.1 / 9.0 ) ( 10.5 / 9.0 ) ( 10.2 / 9.0 )
(d) ”Flare Decay” -0.15 ± 0.09 -0.46 ± 0.09 -0.50 ± 0.09

( 15.1 / 9.0 ) ( 10.5 / 9.0 ) ( 10.2 / 9.0 )
(e) ”Normal Decay”後期 -0.14 ± 0.09 -0.45 ± 0.09 -0.49 ± 0.09

( 12.7 / 8.0 ) ( 8.2 / 8.0 ) ( 7.9 / 8.0 )
(f) ”X-ray Break” -0.16 ± 0.09 -0.50 ± 0.09 -0.54 ± 0.09

( 17.3 / 9.0 ) ( 12.9 / 9.0 ) ( 12.6 / 9.0 )

表 3.6: 図 3.9の 6期間の近赤外線～紫外線 SEDを powerlawでフィットしたときのスペクトル指数 βO。

GRB母銀河のダスト減光に対して天の川、LMC、SMCモデルを用い SEDを補正し、それを powerlawで

フィットを行った。スペクトル指数はダストモデルでの違いは見られるが、時間帯での違いは見られない。
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3.4 議論
本節では、まず、Ｘ線フレアのない標準的な残光の時間帯の様子と外部衝撃波モデルと
の比較を行う。一つ目は光度曲線の減光指数αとスペクトル指数 βの関係についてＸ線の
データを用いて考察する。二つ目は母銀河ダストの補正を行った赤外～Ｘ線の SEDと外
部衝撃波モデルについてダストの不定性を考慮して考察する。
次に、Ｘ線フレア期の前後から赤外～Ｘ線までのデータを用いて弱いＸ線フレアの起源
を議論する。

3.4.1 Ｘ線の減光指数とスペクトル指数

本小区分では、GRB 071112CのＸ線の光度曲線とスペクトルの傾きが、外部衝撃波モ
デルで説明可能なのか議論する。

GRB外部衝撃波モデルでは、GRBの周辺環境の星間物質が一様な密度か星風的な分布
(GRBを中心に距離の二乗で密度が薄くなる)かを仮定したときにはGRBの光度曲線の減
光指数 αとスペクトル指数 βには各条件 (エネルギー帯、周辺環境など)毎に 1対 1の関係
(表 1.2)があることが知られている (46)。

GRB外部衝撃波モデルによれば、Ｘ線の帯域 νXがクーリング周波数 νcよりも小さく、
典型的な周波数 ν′mよりも大きい場合星間物質が一様な密度のときαX = 1.5βXになること
を予測する。”Optical Rise”—”Normal Decay”期は表 3.2と表 3.4に示すように、αX/βX =

1.53±0.05となり、αX = 1.5βXとエラーの範囲で一致する。従って、この二つの期間は外
部衝撃波モデルで説明可能であった。外部衝撃波モデルに従うため、光度曲線とスペクト
ルから、放射電子のエネルギースペクトル指数 pを求めることができる。外部衝撃波モ
デルから p = 1− 4

3αX and/or p = 1−2βX (Meszaros & Rees 28; Sari et al. 38)と予測される。
観測された αXと βXを用いると、αXから求められると p = 2.71±0.05、βXから求められ
ると p = 2.66± 0.08であり、二つのエラーの範囲を満たすのは p = 2.70± 0.03であった。
この結果は、p > 2となっていて、GRB残光の典型的な値であり、シェルのバルクローレ
ンツファクターと比例関係であることを示す。p < 2の場合は、電子の最小と最大のロー
レンツファクター、そしてバルクローレンツファクターを三つ含む複雑な関係となってし
まう。

”X-ray Break”期では、αX/βx = 1.72+0.23
−0.12 となり、αX = 1.5βX の線上には約 2σ離れる

が、αX = 1.5βX+0.5の線上にエラーの範囲で一致する。この結果は、星風的な分布かつ
ν′m < νX < νcの場合であることを示す。このとき、放射電子のエネルギースペクトルのベ
キは p = 1−4α

3 and/or p = 1−2βと表され、αXから求められると p = 2.4±0.12、βXから求
められると p = 2.64+0.16

−0.32であり、二つのエラーの範囲を満たすのは p = 2.42±0.10であっ
た。p > 2なので電子の最小のローレンツファクターがシェルのバルクローレンツファク
ターと比例することを示す。

3.4.2 標準的な減光期の赤外線～Ｘ線までの SEDの時間変化

本小区分では、GRB外部衝撃波モデルと、三つのダスト吸収モデルで補正した赤外～紫
外線とＸ線までの 6期間の SEDについて議論する。まず、外部衝撃波モデルが予測する
赤外～Ｘ線までのスペクトルの形は、図 1.10でも説明したように可視赤外線域とＸ線域
を single powerlawか、その間に折れ曲がりのある broken powerlawのどちらかである。ま
た、クーリング周波数 νcが近赤外線域よりも低い場合、近赤外線からＸ線のSEDは single
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図 3.9: 赤外～Ｘ線までの SED。Ｘ線の各時間帯のスペクトル (図 3.6)とその各時間帯の中央時刻の赤外

～紫外線の SED(図 3.7)を合わせてその各時間帯ごとに各パネルで示した。(a)は”Optical Rise”期、(b)、

(e)は”Normal Decay”期、(c)は”Flare Rise”期、(d)は”Flare Decay”期、そして (f)は”X-ray Break”以降の

SEDである。丸は赤外—紫外線で観測された生の値を示す。紫色点線、緑色破線、青色一点破線は可視域

のデータを系内ダストで受けた減光量を補正し、さらに既知の母銀河ダストモデル (天の川、LMC、そして

SMC)で各補正を行い、それらを powerlawでフィットした結果である。Ｘ線のスペクトルを式 3.1でフィッ

トした後、銀河系内・外のダストによる吸収量を戻したＸ線データを赤色十で、それを powerlawでフィッ

トした結果を赤色実線で表す。

powerlawモデルで説明できる。一方で、クーリング周波数 νcが近赤外線域とＸ線の間に
ある場合、その SEDは可視域とＸ線の間に折れ曲がりを持つだけとなる。また、§1.3.1
でも述べたように、これまでの観測や理論で GRB母銀河のダスト吸収は SMCモデルが
もっとも自然とされている。

GRB母銀河のダストによる吸収のモデル (天の川、LMC、そして SMC) で補正された
可視赤外線データを powerlawでフィットした結果を点線、破線、そして一点破線で示す。
また、Ｘ線スペクトルを式 3.1でフィットした後、銀河系内・外のダスト吸収分をもどし
たデータを十で、それを powerlawでフィットした結果を実線で示す。

GRB母銀河のダスト吸収モデルが LMC・SMCの場合、パネル (a)では、可視赤外側の
powerlawモデル (破線・一点破線)とＸ線側の powerlawモデル (直線)は赤外～Ｘ線の間
で交わらず、その前者の上にＸ線データがある。外部衝撃波モデルではこのようなスペ
クトルの形は説明できない。パネル (b)、(e)、そして (f)では、赤外～Ｘ線の間で二つの
powerlawモデル (破線・一点破線と実線)が交わっている。これらの交点をクーリング周波
数 νcとしたとき、GRB残光のスペクトルは外部衝撃波モデルで説明できる。また、(b)、
(e)、そして (f)へと時間が経過するにつれて、νcは低振動数側へと移動することも、外部
衝撃波モデルと一致する。

GRB母銀河のダスト吸収モデルが天の川の場合、パネル (a)、(b)、そして (e)では、赤
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図 3.10: ”X-ray Break”期での GRB母銀河のダスト吸収モデルが天の川とした SED。青丸は吸収補正を
行った観測データ。青点線はそれを powerlawでフィットした結果。赤十はダスト吸収量を戻したＸ線デー
タ。赤実線はＸ線データの powerlaw成分を可視域まで延長したもの。緑でマークした折れ線はこれらの条
件の SEDを示し、赤外と紫外線域で折れ曲がりあることを示している。可視から紫外線の観測では両帯域
の間に折れ曲がりは存在しない。

外～Ｘ線の間でそれぞれの powerlawモデルが交わっており、LMCと SMCの場合のパネ
ル (a)ようなＸ線超過見られない。この交点をクーリング周波数 νcとしたとき外部衝撃波
モデルで説明できる。また、(a)、(b)、そして (e)へと時間が経過するにつれて、νcは低振
動数側へと移動することも、外部衝撃波モデルと一致する。図 3.10の拡大図で示すよう
にパネル (f)では、赤外～Ｘ線の間でそれぞれの powerlawモデルが交わっており、この交
点を νcとしたとき、νcは赤外～紫外線の間にある。しかし、観測した生データの赤外～
紫外線の間に折れ曲がりはない。
以上をまとめると、GRB母銀河のダスト吸収モデルが LMCと SMCの場合、パネル

(a)では GRB外部衝撃波モデルが予想するスペクトル (図 1.10)と比べるとＸ線が超過し
ている。吸収モデルが天の川モデルの場合、パネル (f)では赤外～紫外線の間に折れ曲
がりができてしまうが、観測した結果 (図 3.9 パネル (f)の丸)はそのような明確な折れ
曲がりは確認できない。外部衝撃波モデルが予測するこのような SEDの条件を満たす
ためには、GRB 071112Cの母銀河の Next

H /AV が天の川モデルと LMCモデルの値との間
(Next

H /AV ∼ 3.8×1021cm−2)とする必要がある。

3.4.3 GRBまでの視線方向の水素量推定

Watson et al. (44)は、GRB母銀河の水素柱量 Next
H についてＸ線のスペクトルから得た

Next
H,Xと可視の Lyα線の深さで見積もった Next

H,O が系統的に異なり、Ｘ線から得た Next
H,Xの

方が大きい傾向を示し、GRB周辺の組成は太陽組成よりも金属量が大きいことを示唆し
た (§ 1.3.3)。
これまでの結果と議論ではGRB母銀河の組成は太陽組成と等しいと仮定し、Ｘ線スペ
クトルから得た Next

H,Xは可視の Lyα線の深さで見積る Next
H,Oと等しいとして、可視赤外線

域の吸収推定に使っていた。しかし、(44)の結果を受け、GRB周辺の組成は太陽組成よ
りも金属量が大きいと仮定し、GRB 071112Cの SEDを再び議論する。
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図 3.11: 赤外～Ｘ線までの SED。可視赤外線が銀河系外で受けた吸収の補正に用いる水素柱量を Next
H,O =

0.1×Next
H,Xとして見積り、この値を用いて可視赤外線域が系外で受けた吸収を補正した。各パネル、線、色

や印は図 3.9と同様である。

Watson et al. (44)の結果を見ると Next
H,O = 0.1×Next

H,Xの関係が合うように見える。(図 1.20
参照)。この関係と三つの銀河のダスト吸収モデルを用いて §4.2.3と同様に可視赤外線が
受けた吸収を補正した。その結果、図 3.11のようになり、三つのダスト吸収モデル (天の
川、LMC、SMC)で補正した可視赤外線を powerlawでフィットした powerlawモデルは三
つとも区別がつかないほど差がない。Ｘ線フレア期を除いた、パネル (a)、(b)、そして (e)
では可視赤外線側の powerlawモデルよりもＸ線のデータが超過している。このような振
舞は外部衝撃波モデルでは説明できず、(44)の関係を用いたときには従ってＸ線域には別
成分の存在の可能性があることになる。

3.4.4 Ｘ線フレアの近赤外線からＸ線までの振舞

本小区分では、赤外線～紫外線とＸ線の光度曲線からＸ線フレアの起源について議論す
る。まず、外部衝撃波は星間物質中に衝撃波を起こすため、衝撃波が比較的大きく、また
消えにくいとされている。そのため、Ｘ線フレアのような時間幅/ピーク時刻 (∆t/tpeak)が
より小さく、ピークフラックスの変動比 (∆F/F)がより大きなものほど、外部衝撃波では
説明できないと考えられている (Ioka et al. 13; Chincarini et al. 5)。これに着目した関係図
が図 3.12である。横軸はフレア時間幅/ピーク時刻。縦軸はフレアのピークフラックスの
変動比。黒丸は今までの観測されたＸ線フレアを伴うGRB。観測されたＸ線フレアは各
線よりも矢印方向にあれば、それらの起源と予測される。つまり、どの線よりも矢印方向
になければ、外部衝撃波由来ではなく内部衝撃波由来である可能性を示す。赤線は光度曲
線がフレアではなく”くぼみ (Dips(a))”であり観測視線方向がGRBジェット方向と一致 (on
axis)、赤破線はDips(a)で観測視線方向がGRBのジェット方向と不一致 (off axis)、青線と
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図 3.12: Ｘ線フレアの起源と時間幅比・増光フラックス比関係 (5)。横軸はフレア時間幅/ピーク時刻。縦

軸はフレアのピークフラックスの変動比。黒丸は今までの観測されたＸ線フレアを伴うGRB。赤丸は今回

観測したGRB 071112CとGRB 080506。観測されたＸ線フレアは各線よりも矢印方向にあれば、それらの

起源と予測される。赤線は光度曲線がフレアではなく”くぼみ (Dips(a))”であり観測視線方向がGRBジェッ

ト方向と一致 (on axis)、赤破線は Dips(a)で観測視線方向がGRBのジェット方向と不一致 (off axis)のとき

である。フレアの起源が、青線と青破線は on axisと off axisではシェルと衝突する星間物質の密度の不均

一の外部衝撃波由来 (density(b))のときである。黒線 (c)と (d)は複数のジェット (patchy)由来と放出され

たシェルの一部が遅れて外部衝撃波を起こした (refresh)場合で on axisと off axisの差はない (詳細 §1.2.4)。

青破線は on axisと off axisでフレアの起源が星間物質の密度の不均一由来 (density(b))、黒
線 (c)と (d)は複数のジェット (patchy)由来と放出されたシェルの一部が遅れて外部衝撃波
を起こした (refresh)場合で on axisと off axisの差はない。この図の結果では、X線フレア
の 3割程度にあたる振幅の大きなものに対しては内部衝撃波理論が支持されているが、残
りの 7割以上を占める弱いフレアの起源については、外部衝撃波由来で説明できる条件
(∆F/F < ∆t/tpeak ×101.4 or ∆t/tpeak < 0.4)を満たしていた。
また、今回解析を行ったGRB 071112Cでは、Ｘ線フレアの時間幅/ピーク時刻は∆t/tpeak =

820/860、増光幅のフラックス比は∆F/F = 10/2.3であった。この結果を図3.12にプロット
すると、(c)density(off axis)の条件 (∆F/F <∆t/tpeak×101.4と (d)refreshの条件∆t/tpeak < 0.4)
を共に満たしている。つまり、GRB 071112Cは外部衝撃波由来を排除できない。
次に、今回新たに得た赤外～紫外線のデータを含めＸ線フレア時の起源について考察す
る。§1.2.2でも述べたように、外部衝撃波由来ではＸ線～電波までの帯域をシンクロトロ
ン放射することで説明している。従って、外部衝撃波由来であれば、Ｘ線の光度やスペク
トルの形に変化があれば可視赤外線や電波にも変化がみられるはずである。(9)によれば、
Ｘ線フレアが外部衝撃波由来であるならば、Ｘ線と可視赤外線域の光度曲線の両方に変動
が観測されると報告もされている。
しかし、これまでの研究でこれらを定量的に判断していなかった。そこで、独自に外部
衝撃波モデルを計算し可視赤外線域とＸ線の二つのデータを用い定量的な考察を行う。残
光の標準的な slow coolingの減光時に、Ｘ線フレアとして別の領域で新たに外部衝撃波が
生じて放射された SEDが重なるとする。新たに生じた外部衝撃波から放射される SEDは
fast cooling、fastと slow coolingの境界条件、そして slow coolingのどれかである。
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Ｘ線フレア成分が fast coolingで νO < ν′cのとき

図 3.13: fast coolingで νO < ν′c のときのＸ線フレアと残光の外部衝撃波モデル SED。横軸は振動数 (Hz)、

縦軸は Flux density (Jy)で、両対数ある。オレンジ色と緑色の線は外部衝撃波モデルが予測する標準的な残

光と fast coolingで νO < ν′cのときのＸ線フレアの SEDである。標準的な残光は νOと νXの間に折れ曲がり

νcが、Ｘ線フレア成分は νXよりも低振動数側に折れ曲がり ν′cと ν
′
mを持つとする。可視域とＸ線域の振動

数は νO と νX とする。標準的な残光の可視域とＸ線域での Flux densityは Fnormal,O と Fnormal,Xであり、Ｘ

線フレアの Flux densityは Fflare,Oと Fflare,Xとする。pと p′は、標準的な残光とＸ線フレアの電子のスペク

トル指数である。各振動数帯でのスペクルの振動数のべきは図に示す。

ここでは、Ｘ線フレア成分が外部衝撃波モデルの fast coolingで νO < ν′cの条件で説明が
可能か議論する。図 3.13に、外部衝撃波モデルから予測できる二つの SED、標準的な残
光成分 (オレンジ色)とＸ線フレア成分 (緑色)を示す。標準的な残光は νcに、Ｘ線フレア
成分は ν′cと ν

′
mに折れ曲がりを持つ。可視域とＸ線域の振動数は νOと νXとする。標準的

な残光の可視域とＸ線域でのFlux densityは Fnormal,Oと Fnormal,Xとし、Ｘ線フレアの Flux
densityは Fflare,Oと Fflare,Xとする。pと p′は、標準的な残光とＸ線フレアの電子のスペク
トル指数である。ここで、Fnormal,Oで Fnormal,Xを表し、Fflare,Xで Fflare,Oを表すと

Fnormal,X = Fnormal,O

(
νc
νO

)− p−1
2

(
νX
νc

)− p
2

(3.3)

Fflare,O = Fflare,X

(
ν′m
νX

)− p′
2
(
ν′c
ν′m

)− 1
2
(
νO
ν′c

) 1
3

(3.4)

となる。
ここで、Ｘ線フレアのＸ線域と可視赤外線域の増光幅を Aと aとおく。この増光幅を用
いて、Ｘ線域と可視赤外線域では標準的な残光期での Flux density Fnormal,Xと Fnormal,Oか
ら、Ｘ線フレア期の Flux densityFflare,Xと Fflare,Oを表すと

Fflare,X = A×Fnormal,X (3.5)
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Fflare,O = a×Fnormal,O (3.6)

となる。
この式 3.5と式 3.6に、式 3.3と式 3.4を代入しすると、νcを ν′cと ν

′
mの値で表すことが

できる (式 3.7)。

νc =
( a
A

)2
103(p−6p′)+5 ν

′p′−1
m ν′5/3c (3.7)

今回の観測結果では、図 3.3に示すように、Ｘ線域ではＸ線フレア時に 3.5(=A)倍増光、
一方、赤外～紫外線では有意な変動はなく、変動は 7%以下 (=a)である。また、図 3.9の
Ｘ線側の powerlawモデル (実線)のように、Ｘ線のスペクトルは通常の減光期とフレア減
光期では冪指数が −0.83±0.04と −0.62±0.06である (表 3.4)。一方、図 3.9の可視赤外線
側の powerlawモデル (点線、破線、一点破線)のように、近赤外～紫外線域のスペクトル
の冪指数は−0.14±0.09と−0.15±0.09である (表 3.6)。今回、観測している帯域は可視域
とＸ線域で 1.4×1014～1.2×1015 (Hz)と 1.8×1017～1.3×1018 (Hz)であり、二つの振動数
の領域では折れ曲がりはなかった。また、可視域の光度曲線ではGRB後 0.2 ksから 630 ks
まで折れ曲がりがなかった。つまり、この時間帯での νcは外部衝撃波モデルより νc ∝ t−0.5

とされているので、50分の 1にまで低振動数側に移動する。このように、νcの存在する
範囲は、630 ksまでの観測データのある Jバンドの周波数 (2.5×1014 Hz)よりも 50倍以
上で、Ｘ線の最低周波数以下である (νO = 1.3×1016～νX = 1.8×1017 Hz)。
これらの観測結果を表 1.2の式を用いて p = 2β = 1.66と p′ = 2β′ = 1.24と求め、式 3.7
に代入したところ ν′mと ν

′
cの正の関数となり、ν

′
mと ν

′
cに最大の値 1.8×1017(Hz)を代入し

た。その結果、ν′c < ν
′
m < 5ν′cの範囲のとき νc < 3.1× 1017となり、νOと νXの間に存在し

条件を満たす。しかし、外部衝撃波モデルより ν′c ∝ t−0.5と ν′m ∝−1.5である。フレアの減
光継続時間 690で ν′cは 0.03倍、ν′mは 5.5×10−5倍にまで移動し、その外部衝撃波を満た
す条件の範囲を保てない。
従って、Ｘ線フレア成分を外部衝撃波モデルの fast coolingで νO < ν′cのときでは説明が
できない。

Ｘ線フレア成分が fast coolingで ν′c < νOのとき

ここでは、前回と同様にＸ線フレア成分が外部衝撃波モデルの fast coolingで ν′c < νOの
ときで説明可能か議論する。図 3.14に、外部衝撃波モデルから予測できる二つの SED、
普通の残光成分 (オレンジ色)とＸ線フレア成分 (緑色)を示す。Fflare,Xで Fflare,Oを表すと

Fflare,O = Fflare,X

(
ν′m
νX

)− p′
2
(
νO
ν′m

)− 1
2

(3.8)

となる。
式 3.5と式 3.6に、式 3.3と式 3.8に代入しすると、νcを ν′mの値で表すことができる (式

3.9)。

νc =
( a
A

)2
103(p−3p′+10) ν

′p′−1
m (3.9)
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図 3.14: fast coolingで ν′c < νOのときのＸ線フレアと残光の外部衝撃波モデル SED。オレンジ色と緑色の

線は外部衝撃波モデルが予測する標準的な残光と fast coolingで ν′c < νOのときのＸ線フレアの SEDである。

前条件と同様に観測結果を式 3.9に代入したところ ν′mの正の関数となり、ν
′
mの考えう

る範囲 1.2×1015～1.8×1017(Hz)を代入した。その結果、1.2×1024 < νc < 3.6×1024 とな
り、νOと νXの間に存在せず標準的な残光の SEDが赤外～Ｘ線まで直線になってしまい
矛盾する。従って、Ｘ線フレア成分を外部衝撃波モデルの fast coolingで ν′c < νOのときで
は説明できない。

Ｘ線フレア成分が fastと slow coolingの境界条件のとき

図 3.15: fastと slow coolingの境界条件のときのＸ線フレアと残光の外部衝撃波モデル SED。オレンジ色

と緑色の線は外部衝撃波モデルが予測する標準的な残光と fastと slow coolingの境界条件のＸ線フレアの

SEDである。

ここでは、前回と同様にＸ線フレア成分が外部衝撃波モデルの fastと slow coolingの境
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界条件で説明可能か議論する。図 3.15に、外部衝撃波モデルから予測できる二つの SED、
普通の残光成分 (オレンジ色)とＸ線フレア成分 (緑色)を示す。Fflare,Xで Fflare,Oを表すと

Fflare,O = Fflare,X

(
ν′m
νX

)− p′
2
(
νO
ν′m

) 1
3

(3.10)

となる。
式 3.5と式 3.6に、式 3.3と 3.10を代入しすると、νcを ν′mの値で表すことができる (式

3.11)。

νc =
( a
A

)2
103(p−6p′)+5 ν

′p′+2/3
m (3.11)

前条件と同様に観測結果を式 3.9に代入したところ、ν′mの正の関数となり、ν
′
mを最大の

値 1.8×1017(Hz)を代入した。その結果、νc < 1.5×1017となり、νO < νc < νXに存在でき
矛盾しない。しかし、fastと slow coolingの境界条件は一瞬の時間でしか成り立つことが
できなず (詳細 §1.2.2)、フレアの減光の期間すべてを説明することはできない。従って、
Ｘ線フレア成分を外部衝撃波モデルの fastと slow coolingの境界条件のときでは説明でき
ない。

Ｘ線フレア成分が slow coolingのとき

図 3.16: slow coolingのときのＸ線フレアと残光の外部衝撃波モデルの SED。オレンジ色と緑色の線は外

部衝撃波モデルが予測する標準的な残光と slow coolingのＸ線フレアの SEDである。

ここでは、前回と同様にＸ線フレア成分が外部衝撃波モデルの slow coolingの境界条件
で説明可能か議論する。図 3.16に、外部衝撃波モデルから予測できる二つの SED、普通
の残光成分 (オレンジ色)とＸ線フレア成分 (緑色)を示す。Fflare,Xで Fflare,Oを表す。

Fflare,O = Fflare,X

(
ν′c
νX

)− p′
2
(
νO
ν′c

)− p′−1
2

(3.12)
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この式 3.5と式 3.6に、式 3.3と 3.12を代入しすると、ν′c/νcの比を求めることができる
(式 3.13)。

νc =
( a
A

)2
103(p−p′)ν′c (3.13)

前条件と同様に観測結果を式 3.13に代入したところ、ν′mの正の関数となり、ν
′
mを最大

の値 1.8×1017(Hz)を代入した。
その結果、νc < 1.3×1015となり、νO < νc < νXに存在できず矛盾する。従って、Ｘ線フ
レア成分を外部衝撃波モデルの slow coolingのときでは説明できない。
以上のことから、Ｘ線フレアは全条件の外部衝撃波では説明できず、内部衝撃波由来で
ある可能性が高い。大質量星の崩壊と予測されているGRBのエンジンが 1000 s間活動し
ていることを示唆する。

3.5 GRB 071112Cまとめ
今回、GRB 071112CをＸ線フレアが起こる前からかなた望遠鏡を用いて観測した。S wi f t/XRT
のデータやGCNに報告された観測データも含めてＸ線フレア前から赤外～Ｘ線までの時
間に密な 14バンドの光度曲線と多色 SEDを得ることに成功した。
Ｘ線フレアを除く標準的な減光を示すデータから、GRB母銀河の Next

H /AV 値が天の川
とLMCの間である場合に、SED上で紫外線とＸ線の間には折れ曲がり νcがあり、外部衝
撃波モデルで説明できる。ダスト吸収則を最もGRB母銀河と近いと予測されている SMC
モデルと仮定すれば、Ｘ線の振舞が外部衝撃波モデルでは説明ができず、Ｘ線超過成分を
生じる別成分を必要とした。
または、Ｘ線と可視で見積もった水素柱量が異なる可能性 (44)を仮定するならば、Ｘ
線の振舞が外部衝撃波モデルでは説明ができず、Ｘ線超過成分を生じる別成分を必要とし
た。GRB残光の起源を解明するためには、ダストに吸収された可視赤外線域の正確な補
正を行うことは必須である。従って、(44)のような研究をより統計的に行う必要がある。
最後に、Ｘ線データのみしか用いていないＸ線フレアの先行研究によると、GRB 071112C
で観測された X線フレアは変動が弱いため、外部衝撃波でも説明が可能とされる。今回
新たに得た赤外～紫外線のデータを含め、独自に外部衝撃波モデルを検証し、外部衝撃波
由来では説明ができないことを明らかにし内部衝撃波由来である可能性が高いことを示し
た。従って、初めて、変動の遅いＸ線フレアでさえ内部衝撃波由来であることを示せた。
Ｘ線フレアを伴う約半数のGRBの本体が長寿命である可能性を示す。GRB本体の活動を
解明する手がかりを増やすことができるかもしれない。
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第4章 GRB 080506

本章では、2008年 5月 6日 17時 46分 21秒 (UT)に Swift衛星 BAT検出器が検出した
GRB 080506の観測及び解析結果を述べる。このGRBの位置は赤経: 21h 57m 41.83s、赤
緯: +38D 59’ 04.9′′ ±1.5秒角であり、かなた望遠鏡によるフォローアップ観測に成功した。
このGRB母銀河は観測されず、GRBまでの距離は不明である。

4.1 観測
今回解析に用いたデータは主要なものがかなた望遠鏡に取り付けられているTRISPEC、

S w f it衛星のXRTにより検出されたものであり、その他に、The Gamma ray bursts Coor-
dinates Network(GCN)に報告されたものもある。それらを含めてGRB 080506の解析に用
いたデータを表 4.1にまとめる。

4.1.1 かなた望遠鏡による観測

図 4.1: 左:GRB 080506発生前のアーカイブにより公開されているイメージ † 右:GRB 080506発生後の

TRISPEC V バンドのイメージ。GRB発生前の左図の赤円の中にはGRBはないが、GRB発生後の右図赤

棒で示すようにかなた望遠鏡ではとらえている。

† http://archive.stsci.edu/cgi-bin/dss form

我々はかなた望遠鏡に TRISPECを取り付けて、GRB発生 210秒後 (2008年 5月 6日
17:49:51 UT)から約98分後まで観測を行った。RC(0.65µm)、J(1.25µm)、そしてKs(2.16µm)
バンドを同時に撮像モードで 35組のイメージを得た。そのなかの一枚を図 4.1右に示す。
図 4.1左はGRB 080506発生前のアーカイブにより公開されているイメージである。発生
後には図 4.1右の赤棒と図左の赤円と比べるとGRB 080506がかなた望遠鏡によってとら
えられている。観測された画像を GRB 071112Cのときと同様に処理し、等級を決める。
相対測光に用いた比較星は、撮像した視野内のGRB 080506近くのものを用いた。RCの比
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表 4.1: GRB 080506の解析に用いたデータ。
バンド エネルギー帯 or中心波長帯 望遠鏡 GCN Circular
X-ray 0.30—8.0 keV Swift/XRT (34)
B 0.42 µm UVOT (31)
V 0.53 µm UVOT (31)
R 0.65 µm ASU Ondrejov (20)
R 0.65 µm NOT (6)
R 0.65 µm Himalayan Chandra (36)
RC 0.65 µm KANATA (18)
RC 0.65 µm NAYUTA (26)
RC 0.65 µm Tautenburg Kann et al. 17, 16
J 1.25 µm KANATA (18)
Ks 2.16 µm KANATA (18)

較星には The United States Naval Observatory (USNO)カタログ B1.0、Jと Ksの比較星に
は 2MASS All-Skyカタログを用いた。また、それぞれのバンドの統計エラーは 0.01, 0.02,
そして 0.08 magであった。

4.1.2 XRT

XRTは2008年5月6日 17:48:47 UT(BAT検出後146秒)から観測を始めた。GRB 071112C
と同様に解析を行い、Windowed Timing mode(WT)のGRB領域は 40′′ ×130′′、背景光領
域はGRB領域両端の 40′′×170′′とした (図 4.2左)。また、Photon Counting mode (PC)で
は GRB領域は半径 50′′の円、背景光領域は内半径 100′′で外半径 226′′ の円環部とした
(図 4.2右)。得られた光度曲線はWTでは 30カウント、PCでは 40カウントで一ビンとな
るようにビンまとめを行った。スペクトルは 20カウントで一ビンとなるようにビンまと
めを行った。

図 4.2: 左:GRB 080506 の XRT/Windowed Timing mode のイメージ。右:GRB 080506 の XRT/Photon

Counting modeのイメージ。ともに緑線で囲った領域を GRB、黄線で囲った領域を背景光とした。
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4.2 光度曲線の様子とフィッティング

図 4.3: GRB 080506残光の赤外線からＸ線までの光度曲線: 光度曲線が重ならないように、Flux density

を次のような値を掛けて上下に移動させている。(10−0.5(B)、 10−1.0(V∗(UVOT))、10−1.5(R)、 10−2.0(RC)、

10−2.5(J)、そして 10−3.0(Ks))

各バンドで得られた光度曲線を図 4.3に示す。波長の短い順に上から並べてあり、XRT
のみＸ線である。GRB 071112Cと同様にＸ線と可視赤外線の光度曲線の減光の様子で区
別して、それぞれ期間を定義した (表 4.2)。
まず残光Ｘ線の光度曲線はトリガー後 0.2 ksまでジェットの内側で生じるとされるプロ
ンプト放射が見え、次に 0.2—0.35 ksまで急な (steep)減光を示した。0.3—1.5 ksにＸ線
フレアを伴い、その後は、powerlawでほぼ再現できるように見える。そこで、powerlaw
でフィットしたところ、減光指数 αX = −0.89±0.05で再現できた (χ2 = 30 with 8 degree of
freedom)。これらの結果を図 4.4に示し、表 4.2にまとめる。
一方、可視赤外線の光度曲線はどのバンドも 1.5 ks付近で折れ曲がる broken powerlaw
でほぼ再現できるように見える。そこで、図 4.5のように、同時に全バンドの光度曲線
を同様にフィットを行った。このとき減光指数と折れ曲がり時刻は全バンドで共通とし、
normalizationは別々にした。その結果、1.30 ± 0.00 ksに折れ曲がりがあり、それまでの
減光指数は−0.19±0.06、それ以降は−0.83±0.03 (χ2 = 38 with 36 degree of freedom)と求
められた。これらを表 4.2にまとめた。
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期間名 GRBトリガー後の時間帯 (ks) 期間の特徴
”Promp Emission” 0.15 — 0.20 Ｘ線はプロンプト、可視赤外線は normal decay

”Steep Decay” 0.20 — 0.35 Ｘ線は急な減光、可視赤外線は normal decay
”Flare Rise” 0.35 — 0.47 Ｘ線フレアの増光、可視赤外線は noraml decay
”Flare Peak” 0.47 — 0.50 Ｘ線フレアのピーク、可視赤外線は noraml decay

”Flare Decay” 0.50 — 0.67 Ｘ線フレアの減光、可視赤外線は noraml decay
”Normal Decay” 1.50 — 174 Ｘ線と可視赤外線共に noraml decay

表 4.2: GRB 080506残光の期間名

図 4.4: GRB 080506残光のＸ線光度曲線後期の powerlawフィット。トリガー後 1.5—171 ksまでの減光係
数-0.89 ± 0.05で再現できた (χ2 = 30 with 10 degree of freedom)。

期間名 Ｘ線の減光指数 αX 可視赤外線の減光指数 αO

”Prompt Emission” prompt like −0.19±0.06†

”Steep Decay” steep decay −0.19±0.06†

”Normal Decay” −0.89 ±0.05 −0.83±0.03

表 4.3: GRB 080506残光の減光指数。図 4.4、図 4.5のようにＸ線は残光後期を powerlaw、可視赤外線は、

全バンドを同時に broken powerlawでフィットを行った。αXと αOはそれぞれのフィット結果の減光指数で

ある。†はそれぞれ共通の値を示す。
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図 4.5: GRB 080506残光の可視赤外線光度曲線の broken powerlawフィット。折れ曲がりは 1.3 ksにあ
り、トリガー後 0.2—1.3 ksまでの減光係数-0.19 ± 0.06、1.3—200 ksまでの減光係数-0.83±0.03で再現でき
た (χ2 = 38 with 36 degree of freedom)。
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期間名 GRBトリガー後の時間帯 (ks) βX χ2 / d.o.f
”Prompt emission” 0.15 — 0.20 −0.40+5.10

−2.00 115 / 147
”Steep Decay” 0.20 — 0.35 −1.08±0.10 59 / 56
”Flare Rise” 0.35 — 0.47 −0.84+0.15

−0.16 5 / 18
”Flare Peak” 0.47 — 0.50 −0.99±0.13 25 / 28

”Flare Decay” 0.50 — 0.67 −1.46+0.11
−0.12 86 / 56

”Normal Decay” 1.50 —147.20 −1.35+0.17
−0.18 7 / 16

表 4.4: GRB 080506残光Ｘ線のスペクトル指数。βX はＸ線スペクトル指数。

4.2.1 Ｘ線スペクトル

図 4.6: 二成分吸収 powerlaw modelでフィットしたＸ線スペクトル。Ｘ線と可視域の光度曲線の傾きごと
6期間のＸ線スペクトルを作成し、それらを我々の銀河ダストによる吸収量は固定、GRBの母銀河ダスト
による吸収量はそれぞれ共通、そしてベキはそれぞれフリーでフィットを行った。色はそれぞれの期間に対
応している (黒:0.15 — 0.20 ks (”Prompt Emission”期)、赤:0.20 — 0.35 ks (”Steep Decay”前期)、緑:0.35 —
0.47 ks (”Flare Rise”期)、青:0.47 — 0.50 ks (”Flare Peak”期)、水色:0.50 — 0.67 ks (”Flare Decay”後期)、
そして紫:1.5 — 174.2 ks (”Normal Decay”期))。

本小区分では、GRB 071112Cと同様にＸ線スペクトルから、ある時間帯でのスペクト
ル指数の導出について述べる。XRTスペクトルを 6期間で切り分けて作成し、解析を行っ
た。どの期間のＸ線スペクトルも我々の銀河とGRBの母銀河のダストによる吸収を受け
た二成分吸収 powerlaw model(式 3.1)でフィットした。GRB 080506の母銀河の赤方偏移
が決定していないため、2008年 12月の時点での平均値 z = 2.27とおいた (図 1.6)。GRB
視線方向の我々の銀河の水素柱量は Ngal

H = 1.66×1021(7)と仮定し、GRB母銀河の水素柱
量 Next

H はフリーパラメータとした。GRBの発生位置は高赤方偏移であるため、母銀河の
ダストによる吸収量は赤方偏移 zを考慮している (式 3.1)。フィットしたところ、どの期

59



間の Next
H もエラーの範囲で一致した。そこで、全ての期間のスペクトルを Ngal

H は固定、
Next

H はどの期間でも共通の値でフリー、ベキ βxはそれぞれの期間でフリーになるように
フィットを行った。フィットした図を図 4.6に示す。この図の色はそれぞれの時間帯に対
応している。
その結果、GRB母銀河の GRB視線方向の水素柱量 Next

H は 5.8+2.2
−2.1 × 1021cm−2 となっ

た。それぞれのスペクトル指数 βX は”Prompt Emission”期 −0.45+0.15
−0.16、”Steep Decay”期

1.00+0.22
−0.33、”Flare Rise”期 0.80+0.19

−0.30、”Flare Peak”期 1.10+0.46
−0.64、”Flare Decay”期 1.46+0.35

−0.42、そ
して”Normal Decat”期 1.41+0.32

−0.40となり、時間の経過とともにソフトになった。これらスペ
クトル指数を、表 4.4にまとめる。

4.2.2 近赤外線—紫外線域 SEDの作成

図 4.7: GRB 080506の光度曲線のフィット結果から作成した 6期間の SED。上から時間の早い順になっ

ており、黒は 0.1 ks、赤は 0.26 ks、緑は 0.40 ks、青は 0.48 ks、水色は 0.57 ks、そして紫は 16.2 ksの時

刻の SEDである。それぞれ、”Prompt Emission”期、”Steep Decay”前期、”Flare Rise”期、”Flare Peak”

期、”Flare Decay”期、そして”Normal Decay”期、のログスケールでの時間帯の中央時刻である。縦軸は

Flux Density [mJy]で表している (Jy = 1 ×10−23 erg/sec/cm2/Hz)。

本節はGRB 071112Cと同様可視域の光度曲線のフィッティングからSEDを作成すること
について述べる。GRB 071112Cの可視赤外線光度曲線はpowerlawであったが、GRB 080506
は broken powerlawである。従って、GRB 071112Cのときと同じようにして任意時刻 t0の
フラックスを推定した。
§4.2で行ったように、各波長域の光度曲線を同時に broken powerlawでフィットし二つ
の減光係数 αO,1、αO,2と折れ曲がる時刻 tbを得た。先に得た各バンドの normalization A
は、t=1 sでのフラックスを表している。フラックスを求めたい期間の時刻を t0としたと
き Aが t = tbでのフラックスとなるように定義し、下の式を用いて、それぞれのバンド毎
にフィットを行う。各バンド毎に得られたパラメータ Aとそのエラーをその各バンドの時
刻 t0のフラックスとそのエラーとした。それらのフラックスをバンド周波数毎に表示す
ることで、SEDを得た。
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•t0 ≤ tb (任意の時刻が折れ曲がった時刻よりも小さいとき)
·t ≤ tb

F = A(t/t0)αO,1 (4.1)

·tb ≤ t

F = B(t/tb)αO,2 (4.2)

B = A(tb/t0)αO,1 (4.3)

•tb ≤ t0 (任意の時刻が折れ曲がった時刻よりも大きいとき)
·t ≤ tb

F = B(t/tb)αO,1 (4.4)

B = A(tb/t0)αO,2 (4.5)

·tb ≤ t

F = A(t/t0)αO,2 (4.6)

この手法を用いて、得たスペクトルを図 4.7に表示する。

4.2.3 GRB母銀河とダスト吸収曲線

GRB 071112Cと同様、Ｘ線スペクトルと可視赤外線SEDのダスト補正を行う。最後に、
Ｘ線スペクトルと可視赤外線 SEDを合わせて赤外～Ｘ線 SEDを作成した (図 4.9)。本小
区分ではこれらのことについて述べる。

Ｘ線スペクトルのダスト補正

§4.2.1で得られた各時間帯のＸ線スペクトルは、銀河系内・外のダストにより吸収を受
けている。Ｘ線スペクトルのフィット結果により得られている銀河系内・外のNgal

H と Next
H

の値を用いて、Ｘ線スペクトルを powelaw成分だけに戻した。

可視赤外線 SEDのダスト補正

GRB 071112Cと同様に可視赤外線域が受けたダストによる補正を行うためには、母銀
河の視線方向の水素柱量Next

H が必要である。今回、GRB 080506の距離が求められていな
いため Next

H がわからない。従って、正確な補正は行えない。しかし、補正量は時間変化
しないため、SEDの時間変化の有無を調べることはできる。そこで、Next

H = 7.0×1021を
仮定 (詳細 §4.2.1)しGRB 071112Cと同様に三つのモデルで補正を行い powerlawでフィッ
トした。(図 4.8)。フィット結果を表 4.5にまとめる。
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図 4.8: ダスト吸収を補正したGRB 080506の可視赤外線 SED。観測した可視赤外線 SEDを我々の銀河に

よる吸収の補正を行い、天の川、LMC、SMCモデルでダストによる減光量を補正し、それらを powerlawで

フィットを行った一例である。黒色丸は観測した SEDである。赤色三角は天の川モデルで、青色十は LMC

モデルで、そして緑色四角は SMCモデルで補正を行った SEDである。赤色破線、青色点線、そして緑色

一点破線は、補正した SEDを powerlawでフィットしたものである。色の対応は補正データと同じである。

ダストモデル 天の川 LMC SMC
期間 (χ2 / d.o.f) (χ2 /d.o.f) (χ2 /d.o.f)
(a) ”Prompt Emission” 0.60 ± 0.05 -0.59 ± 0.05 -0.74 ± 0.05

( 46.2 / 4.0 ) ( 4.1 / 4.0 ) ( 3.5 / 4.0 )
(b) ”Steep Decay” 0.60 ± 0.05 -0.59 ± 0.05 -0.74 ± 0.05

( 46.2 / 4.0 ) ( 4.1 / 4.0 ) ( 3.5 / 4.0 )
(c) ”Flare Rise” 0.60 ± 0.05 -0.59 ± 0.05 -0.74 ± 0.05

( 46.2 / 4.0 ) ( 4.1 / 4.0 ) ( 3.5 / 4.0 )
(d) ”Flare Peak” 0.60 ± 0.05 -0.59 ± 0.05 -0.74 ± 0.05

( 46.2 / 4.0 ) ( 4.1 / 4.0 ) ( 3.5 / 4.0 )
(e) ”Flare Decay” 0.60 ± 0.05 -0.59 ± 0.05 -0.74 ± 0.05

( 46.2 / 4.0 ) ( 4.1 / 4.0 ) ( 3.5 / 4.0 )
(f) ”Normal Decay” 0.60 ± 0.05 -0.59 ± 0.05 -0.74 ± 0.05

( 46.2 / 4.0 ) ( 4.1 / 4.0 ) ( 3.5 / 4.0 )

表 4.5: 図 4.9の 6期間の近赤外線～紫外線 SEDを powerlawでフィットしたときのスペクトル指数 βO。

GRB母銀河のダスト減光に対して天の川、LMC、SMCモデルを用い SEDを補正し、それを powerlawで

フィットを行った。スペクトル指数はダストモデルでの違いは見られるが、時間帯での違いは見られない。
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図 4.9: 赤外～Ｘ線までの SED。Ｘ線の各時間帯のスペクトル (図 4.6) とその各時間帯の中央時刻の赤

外～紫外線の SED(図 4.7) を合わせてその各時間帯ごとに各パネルで示した。(a) は”Prompt Emission”

期、(b)は”Steep Decay”期、(c)は”Flare Rise”期、(d)は”Flare Peak”期、(e)は”Flare decay”期、そして (f)

は”Normal Decay”期の SEDである。丸は赤外—紫外線で観測された生の値を示す。紫色点線、緑色破線、

青色一点破線は可視域のデータを系内ダストで受けた減光量を補正し、さらに既知の母銀河ダストモデル

(天の川、LMC、そして SMC)で各補正を行い、それらを powerlawでフィットした結果である。Ｘ線のス

ペクトルを式 3.1でフィットした後、銀河系内・外のダストによる吸収量を戻したＸ線データを赤色十で、

それを powerlawでフィットした結果を赤色実線で表す。
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4.3 議論
本節では、まず、Ｘ線フレアのない標準的な残光の時間帯の様子と外部衝撃波モデルと
の比較を行う。一つ目は光度曲線の減光指数αとスペクトル指数 βの関係についてＸ線の
データを用いて考察する。二つ目は赤外～Ｘ線の SEDと外部衝撃波モデルを用いてGRB
母銀河ダストの性質に迫る。次に、Ｘ線フレア期の前後から赤外～Ｘ線までのデータを用
いて変動の遅いＸ線フレアの起源を議論する。

4.3.1 Ｘ線の減光指数とスペクトル指数

本小区分では、GRB 071112Cと同様にGRB 080506のＸ線の光度曲線とスペクトルの
傾きが、外部衝撃波モデルで説明可能なのか議論する。

”Normal Decay”期は表 4.2と表 4.4に示すように減光指数 αX = −0.89±0.05とスペクト
ル指数 βX = −1.35+0.17

−0.18であり、エラーの範囲を考えても外部衝撃波モデルのどの条件にも
当てはめることはできない。

4.3.2 外部衝撃波モデルと光度曲線スペクトルの関係

GRB 080506の”Normal Decay”期ではＸ線と可視赤外線の減光係数が同じであった。従っ
て、外部衝撃波モデルではスペクトルがＸ線から可視域まで single powerlawであること
を予言する (図 1.19右上)。§1.3.2で説明したように、GRB 080506の赤外線～Ｘ線までの
SEDと外部衝撃波モデルを用いて、GRB母銀河のダスト吸収曲線を作成した (図 4.10)。
GRB 080506母銀河の吸収曲線は波長が長くなるほどダスト吸収を受けている。よく知ら
れている銀河の吸収曲線のように本来ダストによる吸収は波長が長くなるほど受けない。
GRB 080506の母銀河のダスト吸収曲線は物理的に矛盾している。従って、外部衝撃波が
予言した赤外線～Ｘ線までのスペクトルでは説明ができず、GRB 080506は可視域とＸ線
との間に折れ曲がりがあることがわかった。さらに、時間と共にその折れ曲がりは低波長
側に移動せず、Fν,maxは減ることを示せた。外部衝撃波モデルでは外部衝撃波を起こす電
子・陽電子の塊の運動エネルギーから電子エネルギーと磁場エネルギーへの変換効率 (εe
と εB)が時間変化しないと仮定していた (§ 1.2.2)。しかし、今回の観測結果ではこれらの
小さなパラメータは時間変化することを示唆する。

4.3.3 Ｘ線フレアの近赤外線からＸ線までの振舞

本小区分では、GRB 071112Cと同様に赤外線～紫外線とＸ線の光度曲線と SEDの時間
変動からＸ線フレアの起源について議論する。まず、Ｘ線光度曲線の振舞のみからＸ線フ
レアの起源に迫る。Ｘ線フレアの時間幅/ピーク時刻は ∆t/tpeak = 350/475.4、増光幅のフ
ラックス比は ∆F/F = 35/2.3であった。この結果を図 3.12にプロットすると、(d)refresh
の条件 (∆t/tpeak < 0.4)を満たしている。つまり、GRB 080506は外部衝撃波由来を排除で
きない。
次に、今回新たに得た赤外～紫外線のデータを含めＸ線フレア時の起源について考察
する。Ｘ線域ではＸ線フレア時に 15(= A)倍増光、一方、赤外～紫外線では有意な変動は
なく、変動は 14%以下 (= a)である。また、図 4.9のＸ線側の powerlawモデル (実線)の
ように、Ｘ線のスペクトルは”Flare Decay”期と”Normal Decay”期の冪指数が−1.46+0.11

−0.12と
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図 4.10: GRB 080506母銀河と既知銀河のダスト吸収曲線。赤丸、緑四角、そして青星は
天の川銀河、LMC、そして SMCダストモデルである。赤十は外部衝撃波モデルを仮定し
たときのGRB 080506の吸収曲線である。

−1.35+0.17
−0.18 である (表 4.4)。一方、図 4.9の可視赤外線側の powerlawモデル (点線、破線、

一点破線)のように、近赤外～紫外線域のスペクトルの冪指数は両方 −0.74±0.05である
(表 4.5)。両帯域中の SEDは折れ曲がりはなかった。今回、可視域の光度曲線ではGRB後
1.3 ksで折れ曲がりが観測されている。この折れ曲がったときにスペクトル上で可視域を
νcが横切ったと、外部衝撃波モデルから予測できる。従って、GRB後 0.46 ksのフレアの
ピーク時には νc ∼ 6.7×1014 であることが予測できる。
これらの条件を、GRB 071112Cのと同様にＸ線フレア成分が外部衝撃波モデルで説明
できるか議論する。このとき、仮定するＸ線フレア成分の SEDの折れ曲がりを ν′cと ν

′
m

し、Ｘ線域でスペクトルの折れ曲がりがないことから、両折れ曲がりは 2.19× 1016以下
である。
Ｘ線フレア成分が fast coolingで νO < ν′cのときでは、p = 2β = 2.70と p′ = 2β′ = 2.92と求
め、式 3.7に代入したところ ν′mと ν

′
cの正の関数となり、ν

′
mと ν

′
cに最大の値2.19×1016(Hz)

を代入した。その結果、ν′c < ν
′
m < 3ν′cの範囲のとき νc ∼ 6.7× 1014となり、νOと νXの間

に存在し条件を満たす。しかし、外部衝撃波モデルより ν′c ∝ t−0.5と ν′m ∝−1.5である。フ
レアの減光継続時間 230後で ν′cは 0.07倍、ν′mは 2.9×10−4倍にまで移動し、その外部衝
撃波を満たす条件の範囲を保てない。
Ｘ線フレア成分が fast coolingで ν′c < νO のときでは、式 3.9に代入したところ ν′m の
正の関数となり、ν′mの考えうる範囲 1.2× 1015～2.19× 1016(Hz)を代入した。その結果、
5.1× 1036 < νc < 2.2× 1039 となり、νc ∼ 6.7× 1014付近に存在せず、標準的な残光の SED
が赤外～Ｘ線まで直線になってしまい矛盾する。従って、Ｘ線フレア成分を外部衝撃波モ
デルの fast coolingで ν′c < νOのときでは説明できない。
Ｘ線フレア成分が fastと slow coolingの境界条件のときでは、式 3.9に代入したところ、
ν′mの正の関数となり、ν

′
mを最大の値 2.19×1016(Hz)を代入した。その結果、νc < 1.2×1015

となり、νc ∼ 6.7×1014に存在でき矛盾しない。しかし、fastと slow coolingの境界条件は
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一瞬の時間でしか成り立つことができなず (詳細 §1.2.2)、フレアの減光の期間すべてを説
明することはできない。従って、Ｘ線フレア成分を外部衝撃波モデルの fastと slow cooling
の境界条件のときでは説明できない。
Ｘ線フレア成分が slow coolingのとき式 3.13に代入したところ、ν′mの正の関数となり、
ν′mを最大の値 2.19×1016(Hz)を代入した。その結果、νc < 4.1×1011となり、νc ∼ 6.7×1014

付近に存在せず矛盾する。従って、Ｘ線フレア成分を外部衝撃波モデルの slow coolingの
ときでは説明できない。
以上のことから、Ｘ線フレアは全条件の外部衝撃波では説明できず、内部衝撃波由来で
ある可能性が高い。大質量星の崩壊と予測されているGRBのエンジンが約 1000 s間活動
していることを示唆する。

4.4 GRB 080506まとめ
今回、GRB 071112CをＸ線フレアが起こる前からかなた望遠鏡を用いた観測に成功し
た。S wi f t/XRTのデータやGCNに報告された観測データも含めてＸ線フレア前から赤外
～Ｘ線までの時間に密な 7バンドの光度曲線と多色 SEDを得ることに成功した。
残光後期を良く再現できていると思われている単純な外部衝撃波モデルでは小さなパラ
メータは時間変化しないとしていた。しかし、初めてＸ線～赤外線までの密な観測によ
り、単純な外部衝撃波モデルでは残光後期も説明できないことを明らかにし、小さなパラ
メータの時間変化を加えれば説明できることを示した。
最後に、Ｘ線データのみしか用いていないＸ線フレアの先行研究によると、GRB 080506
で観測された X線フレアは変動が遅いため、外部衝撃波でも説明が可能とされる。今回
新たに得た赤外～紫外線のデータを含め、独自に外部衝撃波モデルを検証し、外部衝撃波
由来では説明ができないことを明らかにし内部衝撃波由来である可能性が高いことを示
した。
従って、初めて、変動の遅いＸ線フレアでさえ内部衝撃波由来であることを示せた。Ｘ
線フレアを伴う約半数のGRBの本体が長寿命である可能性を示す。GRB本体の活動を解
明する手がかりを増やすことができるかもしれない。
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第5章 本研究のまとめと課題

5.1 本研究のまとめ
本研究では、Ｘ線フレアが起こる前から GRB 071112Cと GRB080506をかなた望遠鏡
に TRISPEC装置を取り付けて観測をおこなった。S wi f t/XRTのデータやGCNに報告さ
れた観測データも含めてＸ線フレア前から赤外～Ｘ線までの時間に密な多バンドの光度
曲線と多色 SEDを得ることに成功した。
初めて得られた可視赤外線データにより、外部衝撃波モデルでよく説明できるとされて
いた後期残光もＸ線成分に超過成分や、外部衝撃波モデルの細かいパラメータの時間変動
の可能性を示した。
先行研究ではＸ線フレアの 7割以上占める弱いまたは時間変動の遅いフレアは外部衝撃
波モデルでも説明できるとされていた。今回新たに得た赤外～紫外線のデータを含め、独
自に初めて外部衝撃波モデルを検証し、外部衝撃波由来では説明ができないことを明らか
にし、内部衝撃波由来である可能性が高いことを示した。従って、初めて、弱いまたは時
間変動の遅いＸ線フレアでさえ内部衝撃波由来であることを示せた。Ｘ線フレアを伴う約
半数のGRBの本体が長寿命である可能性を示す。GRB本体の活動を解明する手がかりを
増やすことができるかもしれない。

5.2 課題
本研究で、独自に外部衝撃波モデルを研究し、変動が遅く弱いＸ線フレアの起源ではな
いことを示すことに成功したが、複雑な条件を用いている。これをより簡潔にし、今まで
観測されてきたＸ線フレアでも検証しやすいようにモデル計算を進める。
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