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低密度領域を含むレーザーアブレーションプラズマの
ハイブリッドシミュレーション

大西　和夫 (東北大学大学院 工学研究科)

Abstract

宇宙空間で見られる衝撃波の多くは無衝突衝撃波であり、粒子間衝突でなく磁場を介した散逸によって衝撃
波が維持される。無衝突衝撃波では、フェルミ加速などにより高エネルギー粒子が生成されると考えられて
おり、そのような加速現象は地上で観測される高エネルギー宇宙線の起源を知る上でも重要である。近年、
高強度レーザーを用いて地上で無衝突衝撃波の実験を行う試みがなされている。現在提案されている実験で
は、高強度レーザーを真空中に配置した 2枚の平行平板ターゲットに照射することで高速の対向流プラズマ
を生成し、これらの干渉によって無衝突衝撃波を発生させようとしているが、実験で用いるパラメータを定
めたり、実験結果の解析を行う上では数値シミュレーションが必要不可欠である。無衝突プラズマでは流体
近似が成り立たないため、本来は粒子計算を用いてプラズマの流れを予測するべきであるが、膨大な計算コ
ストが必要となるため、現実的に不可能である。したがって、現在は流体近似による実験デザインを余儀な
くされている。我々はこれらの問題を解決すべく、粒子計算と流体計算をハイブリッド化したシミュレーショ
ンコードを開発し、無衝突衝撃波の地上実験をデザインすることを目指した研究を行っている。低密度領域
ではモンテカルロ直接法を用いた粒子計算、高密度領域では有限体積法を用いた流体計算を試みる。ハイブ
リッド化は領域分割によって行い、粒子計算へとマクロな物理量を引き渡すための緩衝領域を設ける。この
緩衝領域において流束を介して物理量を交換する手法を検討し、高エネルギー粒子発生メカニズムの解明を
念頭に置いた実験提案を目指す。

1 緒言
無衝突衝撃波とは、粒子間の衝突が殆ど起きない
流れ場に生じる衝撃波であり、その散逸過程は電場
や磁場を介して行われる。無衝突衝撃波は宇宙にお
ける高エネルギー現象であるガンマ線バーストなど
にも深い関係があり、発生のメカニズムを知ることが
できれば宇宙線の起源を知ることにもつながる。無
衝突衝撃波の研究は、観測や理論解析によるものだ
けでなく、数値シミュレーションを用いた研究も盛
んに行われている。最近では地上での模擬実験も試
みられており、レーザーアブレーション (1)という
現象を用いた研究手法が提案されている。レーザー
アブレーションとは、固体試料に高強度レーザーを
照射することにより、固体表面から分子、中性原子、
プラズマなどが飛散する現象である。
提案されている実験は以下の手順で行われる。真
空チャンバー内で固体試料にレーザーを照射し、プ

ラズマを発生させる。その固体試料と向かい合うよ
うに置いた別の固体試料も、輻射熱でアブレーショ
ンを起こしプラズマが発生する。それぞれの固体試
料から発生したプラズマ同士が高速衝突することで
無衝突衝撃波が形成される。しかし、無衝突衝撃波
が形成されるには十分に対向流の相対速度が大きく、
密度が低い必要があり、これを満たす条件を探るた
めに数値シミュレーションを行う必要がある。

図 1: 各領域の区別.

このとき、アブレーションプラズマには高密度領域
と低密度領域が存在する。高密度領域を解析できる
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流体計算コードを用いて全領域を計算する場合、低
密度領域では速度分布関数がマクスウェル分布に従
わないため、その領域においては非物理的な解を生
む。一方で、希薄流に対して構成粒子について運動方
程式を解くDSMC(Direct Simulation Monte Carlo)
法と呼ばれる粒子シミュレーション手法がよく用い
られる。
そこで本研究では、図 1に示すように、低密度領
域、緩衝領域、高密度領域の 3つの領域を異なる手
法で扱うハイブリッドシミュレーションの実現を目
指す (2)(3)。そのために、低密度及び高密度の計算
手法の特性を調べ、緩衝領域において流束を評価し
それを介して低密度領域と高密度領域を結合する手
法を検討する。

2 レーザープラズマの流体計算
比較的高密度な流れを対象とした流体コード (4)の

1次元テスト計算を行った。数値流束にはAUSM-DV
スキームを用い、高次精度化は 2次精度のMUSCL
法を用いて行った。
計算領域は x方向 7 mmを 600セルの計算格子で
解像する。図 2のようにプラスチック (CH)の平板
を 2枚配置した.厚さ 20 µmのCHを左、厚さ 5 µm
のCHを右に 5 mmの間隔をあけて配置した.その他
の空間は密度 4.7×10−5g/cm3の窒素原子で満たされ
ているものとする。

20 µm 5 µm

CH CH

Laser

x

NNN

5 mm

図 2: 2平板による対向流プラズマの計算.

右方向から厚さ 5 µmの CHに、パルス持続時間

1 nsの矩形ロングパルスレーザーを垂直に入射する。
レーザー強度は 1.2×1014 W/cm2, 波長は 0.52 µm
とした。なお、本計算では輻射計算を行っていない。
代わりに、厚さ 20 µmの CHはレーザーによる輻射
熱で温められることを想定し、予めターゲット表面
10 µmに初期温度 5 eVを与える。これによりター
ゲットを電離させ,プラズマを発生させる。
図 3、図 4は t = 25 nsにおける密度分布、電子温

度分布のシミュレーション結果である。それぞれ不連
続の箇所を分かりやすく見るために対数表示してい
る。図 3では、x = 0.2と x = 0.3で密度分布に不連
続が見られる。左の平板は与えた初期温度によって
表面付近から膨張している。また、右からレーザー
を照射された厚さ 5 µmの平板は急速に膨張し、プ
ラズマが x = 0.3まで広範囲に広がっている。図 4
の温度分布も図 3と対応していることが見て分かる。
左側の平板では、初期温度を与えた表面から内部に
熱が伝わっていく様子が分かる。また、右の平板は
レーザー照射により高温状態を保ちながら、もう一
方のターゲットに迫ってきている。
連続流と希薄流を区別するときに指標となるクヌッ

セン数Knを調べたところ、窒素原子で満たされて
いるとすると x = 0.3付近ではKn = 1.29×10−5 と
なった。Kn = 0.01以下では連続流と見なせるので、
この条件は無衝突衝撃波の形成に適当でないが、レー
ザープラズマにより衝撃波を生成可能なことが分か
る。
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図 3: t = 25 nsにおける密度分布.
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図 4: t = 25 nsにおける電子温度分布.

3 DSMCによる低密度流の計算
次に希薄流を対象とした粒子コードのテスト計算
を行った。低密度流のテスト計算として、DSMC法
(5)を用いた 2次元ノズルの定常流のシミュレーショ
ンを行った。支配方程式は加速度項を除いたボルツ
マン方程式である。
計算領域は、y 方向に無次元距離 1の大きさを持
つノズルスロート部から x方向に無次元距離 6まで
とり、壁面は広がり角 20◦ でスロート部から広がっ
ていく。この計算領域を y方向に 10セル、x方向に
30セルの計算格子で解像する。はじめに、スロート
部にマッハ数 1の分子を配置して流入させる。境界
条件は x = 6において流出境界、壁面は拡散反射境
界、y = 0では鏡面反射とした。ただし、分子は剛
体球とした。
図 5、図 6 は 2 次元ノズルの計算をした結果で、
それぞれ密度分布とマッハ数分布となる。図 5の密
度分布では、スロート部の密度で無次元化して表し
ている。左は密で、右にいくにつれ疎となっている。
x = 6より右は計算領域外の真空槽を想定しており、
スロート部から粒子が真空槽へ流れていく様子が分
かる。また、図 6のマッハ数分布から、x = 0から
x = 6まで徐々に加速していく様子が得られた。
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図 5: 2次元ノズルの密度分布.
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図 6: 2次元ノズルのマッハ数分布.

4 結言
本研究では、無衝突衝撃波を地上で再現できる実

験の提案を目指している。プラスチック固体ターゲッ
トのレーザーアブレーションの数値シミュレーショ
ンを行った結果、対向流による衝撃波が生成される
ことを確認することができた。また、DSMC法を用
いた 2次元の数値シミュレーションを行い、超音速
ノズルのテスト計算を行った。今後は緩衝層で評価
した流束を介して高密度領域と低密度領域を結合す
るモデルを考案し、低密度から高密度まで広範囲に
わたってシミュレーションできる手法を構築する。そ
れをもとにハイブリッドコードを開発した上で、無
衝突衝撃波を再現する実験を提案する。
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明るいショックブレイクアウトが見られた IIb型超新星SN 2013dfの測

光分光観測

川端 美穂 (広島大学 理学研究科)

Abstract

広島大学かなた望遠鏡と大阪教育大学 51cm反射望遠鏡を用いて、発見直後から SN 2013dfの可視光測光

分光観測を行った。初期には、SN 1993Jにも見られたショックブレイクアウトからの減光を明瞭に捕らえる

ことができ、極めて稀な例となった。SN 2013dfはハッブル宇宙望遠鏡の過去画像から親星が同定されてお

り、ショックブレイクアウトの光度は親星半径に強く依存するというモデル (Rabinak&Waxman 2011)と比

較することが可能となった。その結果、このモデルだけでは光度曲線を再現することは難しいことが判った。

後期観測では外層が十分に希薄となり、コアを直接見ることが可能となり、親星についての情報が得ること

ができる。極大から約 180日後にすばる望遠鏡によって得られたスペクトルでは、酸素輝線が弱く、カルシ

ウム輝線が強いという特徴を示した。これは爆発した星が低質量星であったことを示唆しており、低質量星

から水素外層を剥ぎ取るためには、連星系による相互作用が必要であると考えられる。本講演では、初期観

測及び後期観測から、SN 2013dfの親星の形態について議論する。

1 Introduction

重力崩壊型超新星とは、初期質量が 8∼10M⊙以上

の恒星の進化最終段階において引き起こされる宇宙

最大規模の爆発現象である。初期のスペクトルで水

素とヘリウムの吸収線が見られるものを IIb型超新

星、ヘリウムの吸収線しか見られないものを Ib型超

新星、水素、ヘリウムの吸収線のどちらも見られな

いものを Ic型超新星と分類される。これらの超新星

のスペクトルの違いは、爆発前の星の外層がいくら

か剥ぎ取られていることを反映していると考えられ

ており、外層剥ぎ取り型超新星と呼ばれる。剥ぎ取ら

れつつある外層は親星の質量や、形態及び進化段階

に関係すると考えられているが、不明瞭な点も多い。

2 Observations

SN 2013dfは 2013年 6月 7.8日に近傍銀河 NGC

4414(16.6Mpc)で発見された。6月 10.8日には分光

観測が行われ、IIb型超新星であると同定された。SN

2013dfは 1999年に 4月にハッブル宇宙望遠鏡によっ

て得られた画像で、親星の同定が行われ、親星の半

径 Reff は 545 ± 65R⊙ であることが報告されてい

る (Van Dyk et al. 2013)。

今回、SN 2013dfの観測には広島大学かなた望遠鏡

に取り付けられている一露出型可視広視野偏光撮像器

(Hiroshima One-shot Wide-field Polarimeter、通称

HOWPol)で測光分光観測を行った。また、大阪教育

大学 51cm反射望遠鏡に取り付けられている Andor

社のCCDカメラでも可視撮像観測を行った。測光観

測には B、V、Rc、Icバンドで観測を行い、2つの

装置間の Color term補正を行った。分光観測は観測

波長帯は 4500∼9200Å、波長分解能はR∼400で行っ

た。また、12月 21日にはすばる望遠鏡のFOCASで

も観測が行われた。

3 Results

3.1 Light curves

SN 2013dfの光度曲線を図 1に示す。観測開始直

後は急減光を見せ、その後、緩やかに増光し極大を

迎えた。この極大は Vバンドで 6月 26.6日 (t=0d

とする)に 14.29等になった。極大後は減光を続け、

∼30dあたりからさらにゆっくり減光していった。光



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

度曲線の初期に見られた急減光は、ショックブレイク

アウト後に光球が膨張し、温度が急激に下がること

によって引き起こされたものである。SN 2013dfで

は−10dごろまでショックブレイクアウトからの減光

が見られ、このような減光が顕著に見られた例は数

少ない。
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図 1: SN 2013dfの光度曲線。塗りつぶされたマーク

はかなた望遠鏡、白抜きのマークは 51cm望遠鏡で

得られた結果である。比較しやすいように Icバンド

で−1等、Rcバンドで−0.5等、Bバンドで+0.3等

だけシフトさせている。×は発見等級で、黒印はア
マチュア天文家によって測光された結果である。黒

線は SN 1993Jの V バンドの光度曲線で、ピークを

SN 2013dfに合わせている。

3.2 Spectra

かなたで得られた SN 2013dfのスペクトルを図 2

に示す。初期から水素とヘリウムの吸収線が見られ

る。次第に Fe II λ5169や Ca II IR tripletが見られ

るようになった。12dでは、Heiλ5876の吸収線の形

が変化している。また、46dになるとHeiλ6678が見

られるようになった。

すばるで得られた SN 2013dfのスペクトルを図 3

に示す。∼179dにもなると、初期のスペクトルと異

なり、輝線が目立つようになる。このころになると、

時間が経つにつれて外層が希薄になっているため、コ

アを直接見ることが可能となる。[O I] λλ6300, 6363

や [Ca II] λλ7291, 7324、Ca II IR tripletが見えて

いる。わずかにNa IやO I 7774が見られるが、Mg

I] λ4571は見られない。比較として他の IIb型超新

星 SN 1993J、SN 2008ax、SN 2011dh のスペクト

ルも示す。他の超新星と異なり、SN 2013dfは [O I]

λλ6300, 6363がとても弱く、[Ca II] λλ7291, 7324が

強い。
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図 2: SN 2013dfのスペクトル。
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図 3: 後期スペクトルの比較。他の超新星のスペクト
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した。

1http://suspect.nhn.ou.edu/ suspect/
2http://www.weizmann.ac.il/astrophysics/wiserep/
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4 Discussion

4.1 Progenitor radius

SN 2013dfの初期の観測では、ショックブレイクア

ウトからの減光がとらえられている。ショックブレ

イクアウトからの減光による光度や温度変化は親星

半径に依存していることが理論的に研究されている

が (Rabinak & Waxman 2011)、そもそもショックブ

レイクアウトの減光をとらえた観測例は少なく、不

明瞭な点も多い。SN 2013dfは親星の直接同定がさ

れていることから、理論モデルとの比較が可能であ

る。その理論モデルにおいて、初期の温度変化は他

の超新星と一致しているという報告がある (Valenti

et al. 2014;IIP型超新星 SN 2013ej)。SN 201dfのス

ペクトル (-15d、-11d、-9d)を用いて温度を推定をし

た。その温度変化を図 4に示す。SN 1993Jの温度は

Lewis et al. 1994を引用した。しかし、SN 1993Jや

SN 2013dfの温度変化は理論モデルよりも速く温度

が下がってしまい、一致しない。また、SN 1993Jと

SN 2013dfのショックブレイクアウトの減光による

光度を比較し、SN 2013dfの親星半径を推定して見

たところ、530∼1200R⊙となり、この中央値 860R⊙

は、爆発前の画像から求められた半径 545R⊙よりも

やや大きく一致しない。
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図 4: SN 2013dfと SN 1993Jの温度変化。SN 2013df

の爆発日はVan Dyk et al. 2014を引用した (6月 4.3

日)。緑と赤の曲線がそれぞれ赤色超巨星の半径が

545R⊙ と 860R⊙ の時の理論計算による温度変化。

4.2 Main sequence mass of progeni-

tor

酸素は親星の不燃物質であり、その質量がコアの

質量に大きく依存する。一方で、カルシウムは比較

的、コアの質量の依存性は小さい。これより、[Ca II]

λλ7291, 7324と [O I] λλ6300, 6363の強度比は親星の

質量を推測することができる (Fransson & Chevalier

1989)。SN 2013dfの 179dでの [Ca II]/[O I]の強度

比は∼0.48であった。Valenti et al. 2013の図 13に

よると、SN 2013dfは [Ca II]/[O I]の強度比はほぼ

SN 20005czと同じになる。SN 2005czの初期質量は

10∼12M⊙であると見積もられており (Kawabata et

al. 2010)、SN 2013dfの初期質量も同程度であると

考えられる。10∼12M⊙ の単独星では水素外層を剥

ぎ取るためには軽すぎるため、SN 2013dfは連星系

を成しており、その相互作用によって外層を剥ぎ取

られたのではないかと考えられる。

5 Conclusion

SN 2013df の初期からの観測によって、ショック

ブレイクアウトからの減光を捕らえることができた。

このフェーズにおいて理論的なモデルが提案されて

いるが、光度曲線や温度変化を説明することは難し

い。これは親星の外層の密度構造の違いを反映して

いる可能性もあり、今後、詳細な研究が必要となる。

後期スペクトルにおいて [Ca II]/[O I]の強度比から

親星の初期質量を推定したところ、10∼12M⊙ とな

り、初期質量が軽いために水素外層を剥ぎ取るため

には SN 2013dfは連星系を成しているものだと考え

られる。
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超新星爆発からの赤外線放射

長尾 崇史 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室 M1)

Abstract

超新星爆発がどのようにして起るかについて、その物理機構には未だ不明な点が多い。例えば、超新星爆発

を起こす星が、爆発直前にどのような進化を経て爆発するのかということは未だ良くわかっていない。この

事を知る上で、超新星爆発を起こした星の星周物質を理解することは大切である。星周物質は超新星爆発を

起こす前の親星の質量放出の情報を持っているからである。本発表では Tanaka et al. 2012の紹介を行う。

この論文では、超新星爆発における赤外線放射機構を詳細に考え、観測と比較することで、これまでほとん

ど調べられていなかった超新星爆発の中期段階 (爆発後 10年～100年)の観測から超新星の親星に関する情

報を引き出した。具体的には、星間物質、星周物質、衝撃波、新しく作られたダストからの赤外線放射の機

構のモデルを仮定し、観測結果との比較を行った。その結果、赤外線で明るい超新星 1978Kの爆発前の親星

の質量放出率が 10−4M⊙ yr−1 であったことがわかった。

1 イントロダクション

重力崩壊型超新星爆発は重い星 ( 10M⊙以上の星)

の中心コアが進化の最後に重力崩壊を起こすことに

よって生じると考えられている。しかし、超新星を起

こす星がどのような進化を経て爆発を起こすかとい

うことは未だ謎である (eg. Maeda,K. et al. 2014)。

そこで Tanaka et al. 2012では、超新星爆発におけ

る赤外線放射機構を詳細に考え、観測と比較するこ

とで、これまでほとんど調べられていなかった超新

星爆発の中期段階の観測から超新星の親星に関する

情報を引き出すことを考えている。具体的には、星

間物質、星周物質、衝撃波、新しく作られたダスト

からの赤外線放射の機構のモデルを仮定し、観測結

果との比較することで、星周物質の情報を引き出し

た。星周物質は親星の爆発前の質量放出で作られて

いるので、さらに星周物質の情報から親星時代の質

量放出率を推定した。

2 観測

6つの重力崩壊型超新星爆発 (SNe 1909A, 1917A,

1951H,1962M, 1968D,1978K) について AKARI(別

名 IRIS,InfraRed Imaging Surveyor)(Murakami

et al. 2007) の IRC(N3(3.2µm), N4(4.1µm),

S7(7.0µm), S11(11.0µm), L15(15.0µm),

L24(24.0µm)) と Spitzer Space Telescope の

MIPS(24µm) のアーカイブ撮像データを使った。

この６つの超新星のうち赤外線放射が受かって

いた SN1978K についてのみ以後考える。電波の

SED(Smith et al. 2007)から推定されるシンクロト

ロン放射の分を差し引いて、ダストからの赤外線光

度を見積もってやると 1.5 × 1039ergs−1 であった。

この観測されたダストからの赤外線の起源を次章で

考える。

3 赤外線放射の起源

中期段階の超新星のダストからの赤外線放射は４

つの起源が考えられる。星周物質のダストからの赤

外線放射、星間物質のダストからの赤外線放射、新し

く作られたダストからの赤外線放射、衝撃波内のダ

ストの赤外線放射。爆発から 30年経った SN1978K

に関して、Dwek(1983)の理論モデルに基づいて、以

下それぞれについて考える。

3.1 星周物質のダスト

星周物質は超新星爆発からの光で温められて光っ

ていると考えられている。星周物質の分布の違いに
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より出てくる赤外線の光度も変わってくる。それを利

用して星周物質の情報を引き出すことを考える。星

周物質は超新星の親星時代に質量放出によって超新

星の周りに掃きためられたガスとダストで作られて

いる。星周物質からの赤外線放射を見積もるために、

親星の質量放出を簡単化して考える。爆発直前のあ

る一定の期間、一定の速度で、一定の放出率で質量

放出を起こすとする。この３つのパラメータを決め

てやると超新星の周りの星周物質の密度分布が分か

る。例えば、このパラメータを変えると図 1のよう

に星周物質の質量分布が決まる。このような分布の

星周物質からの赤外線の光度は、超新星から受け取っ

たエネルギーをすべて、輻射平衡の温度の黒体放射

で放出するとして見積もれる。そのようにして計算

した結果、爆発後 30年では、パラメータをいじって

も、今回観測されている SN1978Kの赤外線光度を説

明できるほど光らないことが分かった。パラメータ

の違う２つの場合の赤外線光度の計算結果を図 2に

示す。

図 1: 星周物質の密度分布。質量放出率

（10−4M⊙ yr−1）と質量放出時のダストの速度

（10km s−1）を同じにし、質量放出の期間をÀ105yr

とÁ106yrの２つの場合の密度分布を表している。

図 2: 星周物質からの赤外線光度。図１と同

じパラメータの値を使っている。質量放出率

（10−4M⊙ yr−1）と質量放出時のダストの速度

（10km s−1）を同じにし、質量放出の期間をÀ105yr

とÁ106yr の２つの場合の星周物質からの赤外線

光度。

3.2 星間物質のダスト

星周物質と同じように星間物質は超新星の光で温

められて光っている。星間物質の分布は一様だと仮

定し、同様にどのくらいの赤外線光度になるかを計

算した。星間物質の密度を 0.1cm−3と 1.0cm−3の場

合の計算結果を図 3に示す。星間物質の密度を変え

ても、今回の赤外線光度をすべて説明することはで

きなかった。

3.3 新しく作られたダスト

新しく作られたダストは、超新星爆発で作られた放

射性元素が出すエネルギーをもらって光ると考えられ

る。SN1978Kは爆発から 30年経っており、新しく作

られたダストが光る主なエネルギー源は 44Tiである。

典型的な重力崩壊型の超新星爆発で、爆発後 30年の
44Ti から得られるエネルギーは 1036 − 1037erg s−1

である。44Tiの出すエネルギーをすべてもらい、赤
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図 3: 星間物質からの赤外線光度。密度が 0.1cm−3

と 1.0cm−3 の場合の星間物質からの赤外線光度。

外線で光ったとしても今回観測された SN1978K の

赤外線光度 ( 1.5× 1039erg s−1)を説明することはで

きない。

3.4 衝撃波内のダスト

衝撃波は星周物質を掃き集めて、ダストの量を増

やしていく。そのダストが衝撃波内で加熱され赤外線

放射を出す。なので星周物質の質量分布、衝撃波の進

む距離によって衝撃波内のダストからの赤外線の光

度は変わる。星周物質の密度分布は親星時代の質量

放出率を 10−4M⊙ yr−1 とし、その速度を 10km s−1

として考えた。衝撃波の進む速度は 5000km s−1 と

し、超新星爆発からの経過時間は 30年である。これ

らとダスト破壊を考慮して、衝撃波内のダストの量

を見積もり、ダスト温度を 230Kと仮定して、ダス

トからの赤外線光度を計算した。計算した赤外線光

度は 4× 1039erg s−1となった。これは今回観測した

赤外線光度を十分説明でき、逆に一番合うパラメー

タとして親星時代の質量放出率が 10−4M⊙ yr−1と推

定された。

4 結果

今回観測した超新星 SN1987Kからの赤外線放射

の起源としては、前節の議論より衝撃波内のダスト

からの赤外線放射であると推定された。また観測さ

れた赤外線の放射を説明する為には超新星の親星時

代の質量降着率が 10−4M⊙ yr−1でなければならない

こともわかった。今後このような情報が多くの超新

星で分かるようになれば、超新星爆発を起こす直前

の星の進化について一般的な事が言えるようになる

と思われる。

5 自身の研究としての今後の展望

Tanaka et al. 2012 で用いたモデルでは、輻射輸

送の取り扱い、星周物質の初期構造などの簡単化を

行っている。これらは、超新星爆発からの赤外線放

射に大きく影響を与え、星周物質の性質の見積もり

に影響してくると思われる。例えば、今回は親星の

質量放出率を一定と仮定したので星周物質の密度分

布を r−2 で減るような分布として扱った。しかし突

発的な質量放出が予想されるような高密度シェルが

あるような系を示唆する観測 (eg. Fox et al 2010)も

あり、それぞれの系に合った密度分布で考える必要

がある。我々はこれらの効果を新たに組み込むこと

を考えている。また、これまでは星周物質のダスト

の研究は赤外域での理論・観測研究に限られてきた

が、星周物質の構造やダストの組成により可視域に

も大事な情報が含まれると考えられる。さらに偏光

により新たな情報が得られると考えられる。今後は、

多波長・多モード観測を念頭に置いた輻射輸送モデ

ルを構築し、観測との包括的な比較から星周物質の

性質を解明することを目標にしたいと考えている。
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極超新星爆発と非球対称性

松尾 直人 (京都大学 大学院理学研究科 宇宙物理学教室)

Abstract

超新星爆発は重い星の最後の姿であり、星の進化過程や爆発時の高熱によって合成された重元素を宇宙空間

に放出し宇宙を化学進化させる。このように超新星爆発は元素の起源を理解する上で重要な役割を担う。し

かし長年研究されているが、その爆発機構は分かっていない。本発表はMaeda et al. 2002, 2003のレビュー

である。近年の精密な数値計算により球対称な爆発モデルでは爆発を再現できない事が分かってきている。

また超新星の観測からも爆発が非球対称であることが示唆されている。今回紹介する論文では親星が比較的

重く、爆発のエネルギーが大きい超新星爆発 (極超新星爆発)について、双極的な爆発モデルと球対称な爆発

モデルでの計算結果を、観測データを用いて比較した。具体的には、計算で得られた元素の存在比と宇宙初

期に形成された金属欠乏星の表面元素の存在比との比較を行った。また計算で得られたスペクトルと実際の

極超新星で観測されたスペクトルとの比較を行った。以上により双極モデルであれば観測を再現できる事が

分かった。また本発表では最近の進展についても述べる。上記の論文では非球対称性を、計算が簡単な双極

型にすることで実現させた。しかし比較的軽い星での超新星爆発や、重い星でも爆発エネルギーが小さい超

新星爆発が双極的になるかは自明ではない。また、実際には磁場や対流、自転などの要素が絡み合い、より

複雑な形状を持つ爆発を生じる可能性が指摘されている。そこで私は将来、提案されている爆発機構をより

詳細に反映した初期条件や、親星の質量や進化過程の違いを反映するような計算を行い、その結果と観測と

の比較を行おうと思っている。この比較から超新星爆発で合成される元素の量や物質の混合の様子などを調

べ、爆発の理論に制限をつけたいと思っている。本発表では論文のレビューと、私がこれから行おうと思っ

ている研究の内容について述べる。

1 Introduction

星の一生は星が形成された時の質量で決まってお

り、太陽よりも 10倍以上重い星は進化の最後に重力

崩壊型超新星爆発を起こすと考えられている。この

爆発時に星の進化過程や爆発の過程で合成された重

元素が宇宙空間に放出され、宇宙を化学進化させる。

また爆発時に生じた衝撃波は星間ガスを圧縮し、星

形成を誘発すると考えられている。この様に超新星

爆発は宇宙の進化や元素の起源を探る上で重要な役

割を担うため長年研究されてきているが、どのよう

なメカニズムで重力崩壊型超新星爆発が起きるのか

は分かっていない。近年の研究の成果として、どん

なに精密な数値計算を行っても、球対称つまり一次

元で計算を行う限り、爆発が生じないことが分かっ

ている (Sumiyoshi et al. 2005)。また、超新星爆発

の観測からも超新星爆発の形状が球対称からずれて

いることが分かってきている (Maeda et al. 2008)。

この様に理論、観測の両方から超新星爆発は球対称

状で爆発していないことが示唆されている。しかし、

爆発の形状が非球対称になる理由は明確には分かっ

ていない。

　また、超新星爆発で放出されるエネルギーは典型

的に ∼ 1051ergであるが、近年爆発のエネルギーが

∼ 1052ergと大きな極超新星爆発というものが見つ

かっている。極超新星爆発はガンマ線バーストに付

随して見つかるため、ガンマ線バーストを理解する

ためにも重要な天体現象である。そこで今回紹介す

る論文では、この極超新星爆発について球対称状と

双極型に爆発すると仮定してモデル計算を行った結

果を、実際に観測されるスペクトルと爆発時に合成

される元素を用いて比較を行った。
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2 Models and Methods

2.1 98bwモデル

極超新星爆発 SN 1998bw について観測されたス

ペクトルと計算したスペクトルとを比較を行う。SN

1998bwはガンマ線バースト 980425に付随して見つ

かった最初の極超新星爆発であり、推定さてる運動

エネルギーはEK ∼ 4× 1052ergである。SN 1998bw

には観測的に 2 つの特徴がある。(1) 観測される光

度曲線の減衰が球対称状爆発で計算した場合より遅

い。(2)FeよりもOの方が輝線幅が広い (Patat et al.

2001)。輝線幅は速度の分散に対応しており、これは

Oよりも速い Feが多いこというを示している。(2)

の特徴は球対称な爆発では再現できない。なぜなら

爆発直前の星は重い元素ほど内側にある構造（たま

ねぎ構造）をしており、外側にある軽い元素の方が

速くなくてはいけないからである。SN 1998bwのこ

れらの特徴を双極型爆発で説明する。

　爆発は 2 次元の流体計算を行う。メッシュは

120×120で座標は円筒座標 (r, ϕ, z)で軸対称を仮定す

ることによってϕの依存性をおとし (r, z)とする。核

反応の計算は 71Geまでの 222種のアイソトープを含

む計算コードを入れる (Thielemann et al. 1996)。爆

発の親星のモデルにはNomoto & Hashimoto (1988)

の 16M� の He star モデル（主系列星の段階の質

量は 40M�、化学組成は太陽と同じ）を用いる。即

時爆発で計算を行い、与えるエネルギーの大きさは

EK ∼ 1052ergとする。また半分は運動エネルギーに

半分は熱エネルギーになるとし、爆発の双極性は r, z

方向で異なる初速を与えて実現させる。具体的には

ジェット方向は vz = αz で赤道方向には vr = βr で

与え（α、β は定数）、α/β をパラメーターとして用

いる。

　以上のように爆発させたモデルを用いてスペクトル

の計算を行う。スペクトルの計算には 1次元non-LTE

nebularコードMazzali et al. (2001)を用いる。比較

するスペクトルは 1998年 11月 26日に観測された

[OI]6300、6363Åを用い、α/β = 1(球対称状爆発)、

α/β = 8(双極型爆発) の場合で計算した [OI]6300、

6363Åとの比較を行った。

2.2 ジェットモデル

球対称状爆発と双極型爆発では高温領域が異なる

ために、爆発時に合成される元素の量に違いが見ら

れる。このことを用いて極超新星爆発の非球対称性

を見てみる。以下では計算のモデルを述べる。

　 SN 1998bw のモデルと同様、2 次元の流体計算

を行う。メッシュは 100×30 で座標は (r, z) の円筒

座標で行う。親星のモデルは Nomoto & Hashimoto

(1988)の 16M�、8M�のHe starモデル（各々のモ

デルの主系列星の段階の質量は 40M�、25M�、化学

組成は太陽と同じ）を用いる。核反応の計算は 71Ge

までの 222種のアイソトープを含む計算コードで行

う (Thielemann et al. 1996, 1999)。双極型の爆発は

z軸から測った角度を θjetとしジェットは密度、運動

量、内部エネルギーの全エネルギーに対する比で評

価する。今回の発表では θjet = 15◦とする。ジェット

のエネルギーフラックス Ėjetと質量フラックス Ṁjet

は、中心天体への降着率 Ṁaccに比例するとして、以

下のように定義する。

Ṁjet = µṀacc = ρjetvjetAjet (1)

Ėjet = αṀaccc
2 = (eth +

1

2
ρjetv

2
jet)vjetAjet (2)

f =
Ėth

Ėjet

= 0.01 (3)

ここでA = 4πR2
0[1− cos(θjet)]であり、R0は内側の

境界の半径である（典型的に∼ 108cm）。また ethは

単位体積あたりの熱エネルギーを表し、f = 0.01と

仮定した。ジェットの性質が見やすくなるように変形

して

ρjet =
µṀacc

vjetAjet
(4)

ejet = eth +
1

2
ρjetv

2
jet =

µṀaccc
2

vjetAjet
(5)

vjet =

[
2α(1− f)

µ

]1/2
c ∼

(
2α

µ

)1/2

c (6)

f は無視した。一般に µ、αは Ṁaccの関数であるが、

ここでは

µ , α =

const (Ṁacc ≥ Ṁcritical)

0 (Ṁacc < Ṁcritical)
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とする。Ṁcritical は中心天体への降着が止まる降着

率である。今回のモデルでは Ṁcritical = 0.2M�/s、

µ = 10α、α = 0.05とする。また球対称状爆発では

即時爆発を仮定する。

　球対称状、双極型の極超新星爆発での爆発的元素

合成での合成量の比較には金属欠乏星の表面化学組

成を用いる。合成量の比較に金属欠乏星を用いるの

は以下の理由による。超新星爆発により宇宙空間に

重元素がばらまかれ、宇宙の組成が変化する。する

と時間の経過と共に宇宙の重元素量が増加していく。

つまり、まだ重元素が少なかった宇宙初期で形成さ

れたような金属量の少ない星は 1回、または 2回の

少数の超新星爆発での元素合成の情報を残している

と考えられる。このため比較に金属欠乏星を用いる。

また Nomoto & Hashimoto (1988)の親星モデルは

太陽組成で行われた計算であるため、金属欠乏星の

表面化学組成との比較には親星モデルの化学組成に

あまり依存しない元素、つまり主に爆発で合成され

る、かつ、合成量がそんなに多くないCo、Cr、Mn、

Znを用いた。

3 Results

計算した [OI]6300、6363Å スペクトルと SN

1998bwで観測された [OI]6300、6363Åスペクトル

との比較を行う。比較するスペクトルは爆発後 216

日後の 1998年 11月 26日に観測されたスペクトル

を用いる。結果は双極型の軸方向から 15度の角度か

ら見た結果である (図 1)。横軸が波長 (Å)、縦軸が規

格化されたスペクトルを表す。左が双極型爆発、右

が球対称状爆発である。図 1から双極型での爆発の

方が観測されたスペクトルをよく再現することが分

かる。つまり SN 1998bwは双極型の爆発であったと

考えられる。また双極型爆発では赤道方向に密度が

大きく、球対称状爆発に比べ γ 線のトラップが有効

であると考えられるため、光度曲線の変化も双極型

爆発を考えると説明できる。このことからも極超新

星爆発 SN 1998bw は双極型爆発が優位であること

が分かる。次に球対称状と双極型での爆発的元素合

成での合成量の違いを見てみる。計算したモデルを

表 1にまとめる。計算を実行して得られた元素の量

図 1: 軸方向から 15 度の角度から見た [OI]6300、

6363Åのスペクトル。横軸が波長 (Å)、縦軸が規格

化されたスペクトルを表す。左が双極型爆発、右が

球対称状爆発である。図の太線がモデル計算によっ

て得られたスペクトルで細い線は観測されたスペク

トルを表す。

表 1: 計算した極超新星のモデル
Model 質量 (M�) 形状

40A 40 双極

25A 25 双極

40SLb 40 球対称

25Sb 25 球対称

と観測された金属欠乏星の表面組成を図 2に載せる。

図 2の縦軸は Coの量、横軸は Feの量を示しており

[Fe/H]が大きいほど重元素量が多く、宇宙の化学進

化が進んでいる。白抜きの大きな丸と四角は双極型

爆発での合成量を示し、黒塗りの大きな丸と四角は

球対称状爆発での合成量を示している。小さい黒丸

などは観測された金属欠乏星の表面組成を表す。Co

以外にも Cr、Mn、Znも同様に双極型爆発が優位で

あることを示していた。以上から極超新星爆発は双

極型が優位であることが示された。

4 Discussion and Conclusion

以上では爆発のエネルギーが通常の超新星爆発よ

り一桁大きな極超新星爆発が双極的に起こることを

見た。しかし、実際のところなぜ双極型になるのか

は分かっていない。またガンマ線バーストに付随し

て見つかっているという点でも非常に興味深くかつ

重要な研究対象である。

　今回紹介した論文は 2002年、2003年のものであ
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図 2: 縦軸は Coの量、横軸は Feの量を示している。

白抜きの大きな丸と四角は双極型爆発での合成量を

示し、黒塗りの大きな丸と四角は球対称状爆発での

合成量を示している。小さい黒丸などは観測された

金属欠乏星の表面組成を表し、色などの違いは参照し

た観測データの違いを表す (McWilliam et al. 1995、

Ryan et al. 1996、Primas et al. 2000、Blake et al.

2001)。

り、本講演では 2003年から現在まで今回紹介したト

ピックに関した進展を述べる。観測では大型望遠鏡の

登場や観測装置などの発展によって超新星爆発の詳

細な偏光観測が可能となり、偏光から超新星爆発が非

球対称であることが分かった (Tanaka et al. 2012)。

また爆発初期には放出物質が濃くて爆発の比較的外

側の様子しか見えないが、爆発後半年ほど経過する

と中心付近も観測が可能となる。つまり、爆発中心

付近の放出物質の運動の非等方性を知ることが可能

となった (Maeda et al. 2008)。爆発後半年ほど経

つと超新星爆発は暗くなり観測自体が難しくなるが、

これも大型望遠鏡の登場により可能となった。Ib/c

型の超新星については爆発の形状の球対称からのズ

レの程度は爆発エネルギーに応じて大きくなること

が明かになった。

　シミュレーションの分野でも爆発後に中性子星を残

すような超新星爆発では一次元ではどんなに精密な計

算を行っても爆発しないことが分かった (Sumiyoshi

et al. 2005)。また今回紹介した論文では太陽組成の

モデルで元素合成の計算を行ったが、厳密には金属

欠乏星との比較を行うには重元素量が 0の親星モデ

ルを用いて元素合成を計算しなければならない。そ

こで重元素量が 0の親星モデルを用いて元素合成の

計算が行わた。さらに今回紹介した論文では主系列

星の段階の質量はが 40M�、25M�であったが、もっ

と様々な質量について元素合成の計算を行い金属欠

乏星との比較が行われた (Tominaga et al. 2007)。

　この様に超新星爆発や極超新星爆発は非球対称で

あることが分かってきているが、何の効果が効いて

爆発が非球対称になるのかは分かっていない。今の

ところ磁場や対流、自転など本質的に非等方性を持

つ要素が絡み合い、より複雑な形状を持つ爆発を生

じる可能性が指摘されている。そこで私は将来、提

案されている爆発機構をより詳細に反映した初期条

件や、親星の質量や進化過程の違いを反映するよう

な計算を行い、その結果と観測との比較を行おうと

思っている。この比較から超新星爆発で合成される

元素の量や物質の混合の様子などを調べ、爆発の理

論に制限をつけたいと思っている。
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大質量連星系における超新星爆発とその伴星への影響

平井 遼介 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

重力崩壊型超新星爆発 (CCSN)は、M⊙ 以上の質量を持つような大質量星がその進化の最後に起こす現象

ということは広く知られている。一方、そのような大質量星の大半 (約 69%)が、2つ以上の星が互いの重心

周りを公転する「連星系」という系を組んでいることが観測事実として知られてきた。以上より、CCSNの

大半が連星系内で起きているということが予想される。実際にここ数年の観測技術の発達により連星系内で

CCSNが起きているような候補天体がいくつも見つかってきており、特に昨年見つかった iPTF 13bvnとい

う Ib型超新星に関しては親星が連星であることが裏付けられ、約 3年後には残骸の中で伴星の存在が直接

確認されると予測されている。このようなことから、連星系の進化が超新星爆発に与える影響が注目を浴び

てきている。　連星系内での CCSNが注目されてきているもう一つの理由として、コンパクト連星の存在が

ある。コンパクト連星とは、中性子星 (NS)やブラックホール (BH)などの高密度な星同士の連星系である

が、近年、日本の KAGRAなどに代表される重力波検出器の筆頭観測ターゲットとしてコンパクト連星の合

体が挙げられており、コンパクト連星がどのように形成されるかを探ることが急務となっている。　コンパ

クト連星を形成するためには、大質量星同士の連星系内で両方の星が CCSNを起こし、NSを残すという過

程を経る必要がある。その第一歩として、連星系内で一度目の SNが起きた場合にどのような系が残される

かについて数値シミュレーションを用いた研究を行った。今回はその結果及びパラメータ依存性について議

論する。

1 Introduction

　重力崩壊型超新星爆発 (CCSN: Core-Collapse

Supernova)は、太陽の約 10倍以上の質量を持つよ

うな大質量星がその進化の最後に起こす現象という

ことは広く知られている。一方、そのような大質量星

の大半 (約 69％)が、２つ以上の星が互いの重心周り

を公転する「連星系」という系を組んでいることが観

測事実として知られてきた。以上より、CCSNの大

半が連星系内で起きているということが予想される。

実際にここ数年の観測技術の発達により連星系内で

CCSNが起きているような候補天体がいくつも見つ

かってきており、特に昨年見つかった iPTF 13bvnと

いう Ib型超新星に関しては親星が連星であることが

裏付けられ、約３年後には残骸の中で伴星の存在が

直接確認されると予測されている ([1])。このような

ことから、連星系の進化が超新星爆発に与える影響

が注目を浴びてきている。

　連星系内での CCSNが注目されてきているもう

一つの理由として、コンパクト連星の存在がある。コ

ンパクト連星とは、中性子星 (NS: Neutron Star)や

ブラックホール (BH)などの高密度な星同士の連星系

であるが、近年、日本のKAGRAなどに代表される

重力波検出器の筆頭観測ターゲットとしてコンパクト

連星の合体が挙げられている。また、コンパクト連星

合体の際にはガンマ線バースト (GRB: Gamma-ray

Burst)、重元素の合成など数多くの興味深い現象が

起きると期待されており、それらの研究を進めるた

めにもコンパクト連星がどのように形成されるかを

探ることが急務となっている。

　コンパクト連星を形成するためには、大質量星

同士の連星系内で両方の星が CCSNを起こし、NS

を残すという過程を経る必要があるが、SNを起こす

際には大量の質量が放出され、連星系が系として生

き残れなくなる可能性がある。一般に系全体の質量

の 50%以上が失われると系が壊れるということが簡

単な計算から知られているため、コンパクト連星を

形成するのは困難であるとされてきた。しかし SNの

際には爆発時に NSへ運動量が与えられるほか、爆
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風と伴星の相互作用など単純な力学では説明ができ

ない効果もあり、質量の 50％が失われても系が生き

残る可能性がある。これらの効果も含めた統一的な

理解が、コンパクト連星形成シナリオを構築する上

で必要である。今回はこの中でも爆風と伴星の相互

作用に注目し、爆風によって伴星から剥ぎ取れる質

量と、そのパラメータ依存性を調べる研究を行った。

2 Method

　同様の研究として、小さい質量をもつ連星系内

で起こる Ia型超新星爆発の爆風が伴星へ与える影響

を流体シミュレーションによって計算した例が数多

くある。数多くのグループが２次元や３次元の大規

模数値計算、解析を行い、観測結果と照らし合わせ

ることで Ia型超新星の親星や爆発シナリオに制限を

つけることに成功している。本研究では、これらの

Ia型超新星の場合に行われてきた計算を踏襲しつつ、

大質量連星系の場合に対応させた計算を行った。

　具体的には、主星の爆発と、その爆風が伴星に

当たって物質を剥ぎ取っていく一連のプロセスを２

段階に分けてシミュレーションを行った。これには、

Ia型超新星と違ってCCSNでは爆風の様子が主星の

構造や爆発エネルギーによって変わるため爆発を解

く必要があるという理由と、パラメータサーチを容

易にする狙いがある。CCSNを扱う場合、従来と比

べ扱っている系のパラメータ領域が広く、より多くの

モデルについて解析する必要がある。本研究におい

て工夫した点は、束縛判定条件の変更である。従来

は、局所的な速度がその地点での脱出速度より小さ

かったら星に束縛されているというような判定条件

が用いられてきた。今回はベルヌーイの定理を用い

た新たな判定条件を用いることで、剥ぎ取れた質量

を半分程度の計算時間で見積もることを可能にした。

このことは、計算コストの削減と高解像度の実現

につながり、たくさんのモデルを解くことが容易に

なった。実際に、本計算でも公転半径を変えた複数

のモデルをシミュレーションし、その依存性を詳細

に調べた。

図 1: ある時間における伴星の周囲の密度分布

3 Results & Discussions

　図 1は、シミュレーションの結果得られた密度分

布の一例を表している。図の左側から超新星爆風が

吹き込み、中央にある伴星に当たって複数の衝撃波

が形成されている様子が見える。この計算から、爆

風の運動量によって直接質量が剥ぎ取れる分は少な

く、大部分は爆風が当たって形成される衝撃波が星

の物質を熱したことで、星が膨張しながら外層が蒸

発して取れるということが分かった。公転半径を変

えた複数のモデルをシミュレーションしたことで、剥

ぎ取れる質量の距離依存性が単純なべき乗の関係で

表されることも示した。また、人工的に爆風の密度

や速度を変更した実験的なモデルを解き、それらの

依存性も調べた。その結果、剥ぎ取られる質量を決

めているのは星の立体角に注入される全エネルギー

ではなく、表面に当たった瞬間の物理量であること

がわかった (図 2)。これらのシミュレーションの結果

は、注入される全エネルギーが大事とされてきた過

去の解析的なモデルでは説明できない。

そこで、我々は図 2のべき乗則を説明できるよう

な新たな解析的モデルを構築することを試みた。こ

のモデルでは、爆風が伴星表面に当たる瞬間に星表

面でリーマン問題が発生すると考える。このリーマ

ン問題によって発生した衝撃波が伴星内部を伝わり、

星の一部を熱するとする。この衝撃波によって伴星

に与えられた熱が剥ぎ取れる質量に直接比例してい
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図 2: 爆風密度に対する剥ぎ取れた質量
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図 3: 星に与えられる熱の解析的モデル

ると考える。熱される時間は爆風が星を通り抜ける

タイムスケールで決まっており、距離に応じてさほ

ど変わらない。熱される時間を固定すると、熱され

る質量は衝撃波の伝搬速度のみで決まる。衝撃波の

伝搬速度は衝突初期のリーマン問題で決まる。よっ

て、爆風が伴星表面に当たった瞬間のリーマン問題

によってその後の伴星に与えられる熱が決定される

ということになる。このモデルを模式的に示したの

が、図 3である。星と爆風の典型的な物理量を使って

リーマン問題を解いた結果、本研究におけるシミュ

レーションから得られたべき乗則と、この解析的モ

デルによって導かれたべき乗則が非常によく一致す

ることがわかった。

4 Conclusion

大質量連星系内の超新星爆発において、爆風によっ

て最大約 25%の質量が伴星から剥ぎ取れることが分

かった。これは、その後の連星の生存や進化に大きな

影響を与える可能性がある。また、剥ぎ取れる質量

は連星の公転半径についてべき乗で落ちていく。そ

のべきは簡単な解析的モデルによって説明すること

ができ、爆風が伴星表面に当たった瞬間の物理量で

剥ぎ取れる質量が決まるということが分かった。
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超大質量星の重力崩壊に伴う爆発現象

松本 達矢 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

超大質量星（Supermassive star:SMS）は初期宇宙における超大質量ブラックホール（Supermassive black

hole:SMBH）の種 BH を提供する天体として、その進化・形成が盛んに議論されている天体である。最近

の研究によって、SMSの進化過程は急速に理解が進んだと言える。しかし、SMSは初期宇宙に存在する天

体であるため、観測が非常に難しく、これらの理論は観測的検証がほとんど行われていない。本研究では、

SMSの観測可能性として、SMSの重力崩壊に伴う爆発現象に着目する。爆発現象としてはガンマ線バースト

（Gamma ray burst:GRB）のような jetを伴った爆発を考察する。現在までに、SMSの進化計算から得ら

れている SMSの密度分布を用いて、SMS中での jet propagationを数値計算した結果、jet breakout する

ことが分かった。この結果をもとにして、SMS burstの prompt emissionや afterglowなどの観測可能性・

特徴などを議論することが可能である。

1 Introduction

銀河は、恒星に次ぐ重要な天体の基本単位である。

銀河の特徴として、ほとんどの銀河中心には質量

106−9M⊙もの SMBHが存在することが挙げられる。
SMBHの起源は、初期宇宙に恒星の重力崩壊で形成
された恒星質量 BHがガス降着により質量を獲得し
たものだと考えられている。しかし、近年、z ≅ 7の
初期宇宙においても質量 109M⊙の SMBHが観測さ
れた。初期宇宙ではガス降着によって BHが成長す
るには時間が足りず、この SMBHの起源は謎に包ま
れている。現在、初期宇宙の SMBHの形成シナリオ
として有力視されているのが、SMSの重力崩壊によ
る形成シナリオである。SMSとは、宇宙初期に形成
される質量 105M⊙ をもつ巨大な恒星である。SMS
の重力崩壊による SMBH 形成シナリオとは、この
SMSの重力崩壊によって形成される大質量の種 BH
がガス降着によって成長していくというもので、観測

されている SMBHの存在を無理なく説明できる。こ
うした背景から、SMSの進化過程が注目を集め、盛
んに議論されてきた。現在までに、SMSの進化計算
(Hosokawa et al. 2013)や個数密度の計算 (Dijkstra
et al. 2014)などが行われている。
このように、SMSの進化過程の理論研究は大きく
進展した。しかし、これらの理論の観測的検証はほ

とんど行われていない。SMSは z ≅ 10の初期宇宙に

おいて形成される考えられており、観測されるため

には十分大きな光度をもたなくてはならない。恒星

が生涯で最も明るく輝くのは恒星の重力崩壊に伴う

爆発現象である。よって、遠方の恒星の観測手段とし

て、その爆発現象に着目することは非常に有効であ

る。このような例として GRBが挙げられる。GRB
は恒星が一生を終え、重力崩壊する際に起こると考

えらている爆発現象で、宇宙で最も明るい爆発とし

て知られている。GRB は非常に大きな光度をもつ
ため、遠方でも観測することが可能であり、すでに

GRBを利用した初期宇宙探査などが議論されている
(Bromm & Loeb 2002)。同様に、SMSの観測的検証
にも SMSの重力崩壊に伴う爆発現象を考察すること
が重要であると考えられる。SMSを progenitorとす
る GRBはほとんど議論されておらず、その観測的
特徴は不明である。

本研究では、SMSの重力崩壊時にGRBのような
jetを伴った爆発現象が起こると考え、その観測的特
徴・性質を予言する。

2 Supermassive star burst

SMSが重力崩壊したときに生じる爆発現象をGRB
の collapserシナリオをもとに考察する（Suwa & Ioka
2011; Nakauchi et al. 2012)。重力崩壊時に、SMS
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中心部には BHが形成される。さらに、この BH近
傍で jet が形成され、SMS の表面へ伝播する。Jet
luminosityは、この BHに落下していく物質のもつ
エネルギーの一部が jetのエネルギーに変換される
と考え、BHへの質量降着率から見積もることがで
きる。Jetへ供給されるエネルギーが分かると、jet
の先端部分（jet head）の速度を求めることができ、
jet headの運動が分かることになる。

2.1 Collpase

重力崩壊を次のようなモデルで考える。SMS の
各 mass shell はその半径で与えられる free fall
time tff ≅

√
r3

GMr
で中心の BH に落下する。

ゆえに、質量降着率は半径 r までの including
mass Mr =

∫ r

0
4πr2ρdrを用いて、

Ṁ(t) =
dMr

dtff
(1)

と与えられる。本計算では、SMS の密度分布とし
て (Hosokawa et al. 2013)に与えられているものを
fittingして用いた（図 1）。
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図 1: SMS の密度分布。データ点は (Hosokawa et al.
2013)に与えられている SMSの密度分布（質量座標の関
数）を半径の関数として計算し直したもの。Fitting関数
は中心部分と外層部分を別々に fitting し、適当な半径で
つなぎ合わせた。

2.2 Jet propagation

Jetの伝播の考察は、主に (Bromberg et al. 2011)
に従う。GRBのように、SMSが重力崩壊すると相対

論的 jetが中心のBH近傍に形成され、表面に向かっ
て伝播する。Jetの形成メカニズムは理論的に未解明
であるが、ここではBlandford-Znajek機構を念頭に
し、jet luminosityは中心 BHへの質量降着率から

Lj(t) = ηjṀ(t)c2 (2)

と与える (Suwa & Ioka 2011)。ここに、ηj = 6.2 ×
10−4 は BHに落下する物質のエネルギーから jetへ
のエネルギーへの変換効率を与えるパラメータであ

り、同様の解析をWolf-Rayet星に適用したとき、jet
の全エネルギーが標準的なGRBの jetのエネルギー
Ej = 1052ergとなるように与えてある。なお本計算
では、SMSのコア (rcore ≅ 2 × 1012cm)までが重力
崩壊した時刻を初期時刻として、コア付近から jetの
運動を計算した。

Jet は相対論的流体からなり、SMSを構成してい
る物質（ambient matter）と衝突することで衝撃波
を生じ、jet headを形成する。Jet headで圧縮され
た流体は sideway expansionによって jet headから
側方に流出し、cocoonを形成する。Jetの伝播は jet
headでの運動量の釣り合いから、次のように与えら
れる (Matzner 2003)。

βh =
βj

1 + L̃− 1
2

(3)

L̃ ≅ Lj/c

Σjρac2
(4)

ここで、βh, βj , Lj , Σj , ρa はそれぞれ jet および jet
headの速度、jet luminosity、jet cross section、am-
bient matter（ここでは SMSのコアより外を構成す
る物質）の密度である。Jet cross sectionは conical
jet の伝播を考える場合、jet head の位置 rh と jet
の opening angle θを用いてΣj = π(rhθ)2となる。
Cocconの伝播も運動量の釣り合いから、

βc =

√
Pc

ρac2
(5)

と与えられる (Begelman & Cioffi 1989)。ここで、Pc

は coccon内の平均的な圧力であり、jet headから流
入する輻射優勢な流体が担っているとして計算する。

よって、jet luminosity Ljと SMSの密度分布 ρa(r)
が分かれば jet headと cocoonの位置の時間発展が
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計算できる。GRBのような jetを伴う爆発現象が起
こる条件は、

1.collapse中に jet breakoutが起こる
2.jetが cocoonに飲み込まれない
である (Matzner 2003)。以下の計算結果では、こ
の 2条件が成立していることを確かめなければなら
ない。

3 Results

Jet propagationを計算した結果を図 2、3、4に示
す。図 2から、collapse中に jetが SMSの表面に到
達し、jet breakoutしていることが分かる（条件 1）。
また図 3からは、jetの速度は常に cocoonの速度よ
りも大きく、jetは cocoonに飲み込まれることなく
SMS中を伝播していることがわかる（条件 2）。よっ
て、爆発のための条件は満たされており、SMS中を
jetが伝播しGRBのような爆発現象が起こることが
分かる。さらに、図 4からこの burstは jet breakout
後も非常に長時間（≅ 2× 107sec）継続する prompt
emissionを放射することが分かる。
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図 2: SMS中を伝播する jet headの位置の時間変化。SMS
の全質量が中心の BHに落下する時間（tff ≅ 2× 107sec）
よりも早く jet headが SMS表面に到達し、jet breakout
していることがわかる。

4 Conclusion

本研究では、SMSの重力崩壊に伴う爆発現象につ
いて、その観測可能性・性質を議論する最初のステッ

プとして SMS 中での jet propagation を計算した。
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図 3: SMS中を伝播する jet headと cocoonの速度の時
間変化。jet headの速度は常に cocoonの速度よりも大き
いことがわかる。
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図 4: SMSの中心に形成される BHへの質量降着率の時
間変化。図中の矢印の時刻から jet propagationを計算し
た。中央の縦線は jet breakoutの時刻を表しており、この
時刻以降、prompt emissionが観測できる。

計算の結果、jetは collapse中に表面に到達し、GRB
のような爆発現象を起こすことが確認できた。さら

に、breakout後の prompt emissionは通常の GRB
に比べてかなり長い時間継続することがわかった。今

後、この結果をもとに SMS burstの cocoon emission
や afterglowを計算し、その観測可能性・性質を考察
していく。
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角度依存性を考慮した超新星ニュートリノの観測予測

谷貝 麻純 (東京理科大学大学院 理工学研究科　物理学専攻)

Abstract

質量が 8M� より重い星はその一生の最期に重力崩壊型超新星爆発を起こすことが知られている。

大まかな爆発メカニズムは分かっているが、詳細な物理を考慮した数値計算では観測に合うような爆発は再

現できていない。

爆発はコア内部で生じた衝撃波が星の外層に向かって伝播し、星を吹き飛ばすことで引き起こされる。しか

し、原子核の光分解や電子捕獲により生じたニュートリノがエネルギーを持ち出してしまうため、衝撃波の

勢いは一度弱まってしまうと考えられている。弱まってしまった衝撃波を復活させる要因としていくつかの

効果が考えられており、それぞれ衝撃波が復活するまでのタイムスケールに違いがみられると思われている。

そこで私の研究では、様々な親星が爆発した時のニュートリノのイベント数の観測予測をし、衝撃波復活の

前後でイベントがどのように変化するかを議論した。

その際、親星モデルは K.Nakazato et alが作成したものを用い、超新星爆発は銀河中心で起こったと仮定し

た。検出器はスーパーカミオカンデを想定した。

1 導入

質量が太陽より約 8倍以上重い星は恒星進化の終

わりに重力崩壊型超新星爆発をすることが知られて

いる。爆発は鉄コアの内部で発生した衝撃波が外側

に向かって伝播し、外層を吹き飛ばすことで起きる。

超新星爆発が起こる際にはニュートリノが放出され

る。その過程として、中心に降着した物質が解放す

る重力エネルギーによるものと原子中性子星が冷却

してゆく過程で生成するものがあげられる。

しかし、大まかなメカニズムは分かっているが詳細

な物理を考慮したシミュレーションでは観測に合う

ような結果がまだ得られていない。その問題の一つ

に、衝撃波が鉄コアを抜ける前に原子核の分解など

にエネルギーを使い弱まってしまうことが知られて

いる。一度弱まってしまった衝撃波をどのように復

活させるのかについて様々な研究がされている。そ

のメカニズムとして、星の回転、磁場、ニュートリ

ノ加熱、対流、衝撃波の不安定性などが考えられて

おり、それぞれ衝撃波が復活するのにかかる固有の

タイムスケールに違いが出ることが予想されている。

そこで、本発表では衝撃波の復活前後でニュートリ

ノイベントがどのように変化するのかを議論し、将

来の衝撃波復活時間の評価に向けた展望を述べる。

2 計算設定

超新星ニュートリノフラックスを用い、地球での

イベントを予測した。

超新星ニュートリノフラックスは K.Nakazato et al.

が作成したものを用いた。(1) これは、様々な親星モ

デルに対し超新星から放出されるニュートリノ数と

ルミノシティを与えているデータベースである。親

星は質量M = 13M�、20M�、30M�、50M�、金属

量Z = 0.02、0.004、衝撃波復活時間 trev=100、200、

300 ms の場合について考慮されている。 超新星は

銀河中心 (10 kpc)で起こったと仮定した。また、質

量階層が Inverted hierarchy、Normal hierarchy の

場合についてニュートリノ振動を考慮した。イベン

ト数の算出において、検出器はスーパーカミオカン

デ (SK)を想定した。SK内の反応は

νe + p → n+ e+

ν + e− → ν + e−

νe(νe) +
16 O → X+ e−(e+)

を考慮した。(2)、(3)、(4) 今回はM = 13M�、Z =

0.02、trev = 100 ms Inverted hierarchyの場合につ

いて結果を述べる。

3 結果

3.1 エネルギー分布

エネルギー分布は以下のようになった。これは衝

撃波が発生した瞬間を t =0 s として、各エネルギー

ごとのイベント数の時間変化を表したものである。
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1: イベントのエネルギー分布の時間変化

t =0.1∼t =0.2sにかけて大きくイベントが減って

いるのが分かる。これは衝撃波が復活したことによ

り中心部分への質量降着が治まることで解放される

重力エネルギーが減少したため、放出されるニュー

トリノが減少したことによるものだと考えられる。

3.2 角度分布

次にイベントの角度分布を示す。角度 θは入射粒

子に対する散乱粒子の散乱角度である。SK内のそれ

ぞれの反応毎の角度分布は以下のようになった。
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3: electron scattaring

図 (2∼4)を見ると、inverse beta decayと oxgenは

等方的であるのに対し electron scattaring図 (3)は前

方にイベントが集中していることが分かる。ここで、

それぞれの反応毎に期待されるイベント数は inverse

beta decay : 約 4000、electron scattaring : 約 60、

oxygen : 約 400　である。electron scattaringはイベ
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ント数は少ないが、角度分布には electron scattarig

によるイベントがの前方集中した成分を見ることがで

きる。全反応のイベントを重ねたものが図 (5)である。

グラフの等方成分は、inverse beta decay、oxygenに
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よるものである。また、electron scattaringによる前

方散乱が見えているのが分かる。

一方で t =0.1∼t =0.2sにかけて大きくイベントが

減っているのが見られる。これはエネルギー分布で

述べたのと同様に、衝撃波が復活したことにより中

心部分への物質降着が治まったことによるものであ

る。また、時間経過と共に前方散乱が見えにくくなっ

ているが、これは全体のイベントに対し inverse beta

decay のイベントの割合が増加するためである。
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図 6は超新星から放出される各種のニュートリノ

が全ニュートリノに占める割合を表したものである。

ここで、νx は νµ、ντ を平均化したものである。こ

れを見ると、t∼0.1s以降で νx の割合が増加してい

ることが分かる。これは、衝撃波復活前では νe、νe



が多く放出されるのに対し、衝撃波復活後では原子

中性子星の冷却により全種類のニュートリノが放出

されるためである。

また、今は質量階層が Inverted hierarchyの場合の

ニュートリノ振動を考えているので、超新星から出て

きた νxはニュートリノ振動を起こし νeになって地球

に届く。νe は inverse beta decay の反応を主に起こ

すので、全イベント数に対する inverse beta decayの

イベント数は増加していくことになる。inverse beta

decay の角度分布は等方的であるので、全体に対す

る等方成分が増加するため電子散乱による前方集中

の成分は埋もれて見えにくくなる。

また、t = 0.05∼0.1 s にかけて等方成分も前方に傾

いているが、これはエネルギーの高いニュートリノ

がでてくることで inverse beta decayのイベントが

前方に傾くためである。

4 まとめ

衝撃波の復活前後でイベントのエネルギー分布、角

度分布について変化を見ることができた。これらを

基に、衝撃波の復活時間を評価できる可能性がある

と思われる。今回は一つの親星モデルに対して結果

を報告したが、他のモデルに対しても同様な結果が

得られた。今後の展望としては、統計的誤差も含め

て衝撃波の復活時間の評価ができるかについて研究

を進めていきたいと考えている。
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超新星背景ニュートリノと宇宙の化学進化

持田 恵里 �東京理科大学大学院 理工学研究科�

��������

初期質量が約 ���� 以上の大質量星は恒星の進化の最後に重力崩壊型の超新星爆発を引き起こす。これに

より超新星ニュートリノが放出され、宇宙が誕生してから現在までの間に起こった超新星爆発によって放出

された超新星ニュートリノは背景放射として現在の宇宙を満たしていると考えられている。これを超新星背

景ニュートリノと言い、ニュートリノ検出器ではバックグラウンドとして検出されることが期待されている。

超新星背景ニュートリノは様々な親星を起源とする超新星ニュートリノの重ね合わせであるため、本研究で

は親星モデルの多様性も考慮し、 ������	
��
�
��� での超新星背景ニュートリノの検出数を計算した。重

力崩壊する星の数は宇宙全体で生まれる星の質量に依存する。そして、重力崩壊した星が超新星爆発をする

かブラックホールになるかは星の含む金属量によって決まり、宇宙全体の金属量は宇宙の進化に伴って増加

する。そのため、採用する宇宙の星形成史や化学進化のモデルの違いによる影響についても調べた。また、

超新星爆発のメカニズムは未だ解明されていないため、コア内部で衝撃波が復活するタイミング �衝撃波復活

時間� の不定性についても調べた。その結果、現在観測可能な �� � �� ��� のエネルギーレンジでは、採用

する星形成史のモデルによる違いや衝撃波復活時間の不定性が大きく影響し、それよりも低いエネルギーレ

ンジでは採用する星形成史のモデルによる違いが大きく影響することがわかった。こうした低いエネルギー

のニュートリノは、一般に、検出器にガドリニウムを入れることで観測可能になると考えられている。

� 	
����
����


初期質量が約 ����以上の大質量星は恒星の進化

の最後に重力崩壊型の超新星爆発 ���� を引き起こ

し、超新星ニュートリノを放出する。爆発が近傍の銀

河で起こった場合、ニュートリノは検出器によって検

出される。超新星爆発の頻度は一つの銀河では数十

年に一度であるが、宇宙全体において宇宙が誕生し

てから現在までの間には多数の爆発が起きていると

考えられる。その上、ニュートリノはほとんど物質と

反応しないことから、過去の超新星爆発によって放

出されたニュートリノは重ね合わさり、背景放射とし

て現在の宇宙を満たしていると考えられている。こ

れを超新星背景ニュートリノと言う。この超新星背景

ニュートリノは検出器ではバックグラウンドとして検

出できると期待されており、本研究では銀河の金属

量進化などの不定性を考慮して �	
��
����������

��年� での超新星背景ニュートリノの検出数を計算

した。

� ��� 
�

��� 親星モデル

超新星背景ニュートリノは様々な親星を起源と

する超新星ニュートリノの重ね合わせであるため、

�������� �� ��� ������より、親星モデルとして表 �

の �つを考える。���������������� ������はコアの

質量が中性子星になる最大質量を超えるためブラック

ホール ���� になるとする。また、未解明である爆発

メカニズムに対応するパラメータとして、衝撃波が途

中で失速してから復活するまでにかかる時間 �衝撃波

復活時間� ������� の不定性を考慮する。������� � ����

���� ��� � とする。��������� �� ��� �����

表 �! 親星モデル
������ ���� ������� ���"#�

����� ����� �� ��

���� �� ��

���� �� ��

#��� �� ��
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��� 計算式

超新星背景ニュートリノフラックスは、

�� ����

���
� �

� ����

�

��
��

��

�	

���
�

���
�

���

����� ���

を用いて計算する。ここで、宇宙論パラメータは

�� � $� ��� �%
&、'� � �
�、'	 � �
$ とす

る。��	����� �	�(��  
�&��	� ��
���

�

は �	
����)�

��	����� *���(� � ��������� �� ��� �����より用い

た。また、本研究では各親星モデルからのフラックス

を +������ %�  ,	�&���� �+%,� 、金属量進化で重み

づけして足しあげることで親星モデルの多様性や金属

量進化を考慮する。+%,は ���
���� +%,を用いる。

-���� &���
&����
 � ���� 
�� は
����� � ��� .�����

で表され、 ��� �

�
����
����

�
����
� �����

�����
��
����

は &��)�� ���

&��Æ&����、 .����� は ���� ,�������� /��� ��,/�

を表す。検出器における陽電子のスペクトルは、

�		���	��

��	�
� 	
�������

�� ����� �

�����

���

を用いて計算する。 �	
��
���������� ����#�����

の陽子ターゲット数は	
 � �
#���

で、������ �は

逆 �崩壊の反応断面積である。陽電子のエネルギー

は �	� � ���� � �
�0�%�1 で与えられる。ニュート

リノ振動の質量階層は ������ 2�����&23と +�)�����

2�����&23 を計算する。

�,/は ��
��� 4 ���&�� ����5�� *���3 4 6�


)���� ������� ��(�3� 2� �� ��� ������ を用いる。ま

た、本研究では各 ��� 2�7� ごとに金属量が進化して

いくことを考慮するため、8��9�� 4 ������ ����5��

*���3 4 6�)���� ������ : %������� �� ��� ������の

金属量進化をもとに � � �
��� �
���の �モデルで分

けた。�,/、金属量進化の ��� 2�7� 依存性はそれぞ

れ 図 � 、図 � となる。

� ���
��� �
� ����
����


��� 各親星モデルからの寄与

各親星モデルからのスペクトルへの寄与を、� �

�
��� �
���で金属量が進化しないそれぞれの場合に

ついて図 �に表した。初期質量の大きい星は星�個あ
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���の割合を表す。
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�� 2���  ���� ���� はそれぞれ8��9�� 4 ������

����5�� *���3 4 6�)���� ������ : %������� �� ���

������を表す。

たりのニュートリノ放出量は多いが星の数が少なく、

初期質量の小さい星は星 �個あたりのニュートリノ

放出量は少ないが星の数が多い。そのため、初期質量

が小さい方が足し合わせたときのスペクトルへの寄

与は大きくなっている。また、��になる場合は ��

になる場合と比べて潰れるまでに放出するニュート

リノの量が多いため、��になる ����������������

������の検出数が ������ �����の検出数に比べて大

きくなっている。本研究ではこれを各 ��� 2�7�ごと

に図 �で表した割合で足し合わせ、金属量進化の依

存性と他の要素の依存性とを比較する。
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���
�� 2��� ���9
���
�� 2��� ������ ����はそれぞれ

-����� ����� ����� ����� #���を表す。�,/は

*���3 4 6�)���� ������、������� � ���� 、������

を用いた。

��� 金属量進化の依存性

図 � では、金属量進化の依存性と �,/ 依存性を

比較している。金属量進化については、図 �で示し

たモデルを用い、�,/ については、図 � で示した

モデルを用いている。モデルの違いによる検出数の

差は �,/の方が大きいが、金属量が進化しない場合

�� � �
��������のみの場合�を考えると金属量進化の

不定性も大きくなる。また、現在 �	
��
����������

で背景ニュートリノを検出できるのは ��～�5 %�1

であり、このエネルギーレンジでは �,/ の不定性と

金属量が進化しない場合の不定性は同程度になるこ

とがわかる。一方、検出器にガドリニウムを入れる

ことでより低いエネルギーレンジも検出できるよう

になると考えられており、低いエネルギーレンジで
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図 �! 金属量進化の依存性と �,/ 依存性との比

較。�������上�� +�)������下�。�� 2���  ����� ���


��� ���� は �,/ のモデルの違いを表し、それぞ

れ ��
��� 4 ���&�� ����5�� *���3 4 6�)����

������� ��(�3� 2� �� ��� ������に対応する。���9


���
�� 2���  ���� ����は金属量進化のモデルの違い

を表し、それぞれ 8��9�� 4 ������ ����5�� *���3

4 6�)���� ������ : %������� �� ��� ������に対応す

る。 2���
���
�� 2�� ����は金属量が進化しない場

合 �� � �
���� ����のみの場合�を表している。

は �,/ の不定性の方が大きいことがわかる。

図 #では、金属量進化の依存性と �������依存性を比

較している。金属量進化の依存性については図�と同

様である。�������依存性については、衝撃波が復活す

るまでに降着する物質の解放する重力ポテンシャルが

ニュートリノのエネルギーに変わることから、�������
が大きいほど平均エネルギーは大きくなり、検出数

も増える傾向がある。��������� ����� �,/依存性

との比較と同様に金属量が進化しない場合も考える

と、��～�5 %�1 では不定性は同程度であり、より

低いエネルギーレンジにおいても ������ では不定
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collapsarモデルにおける磁気粘性アウトフローと r-process

福田　遼平　 (九州大学大学院 理学府物理学専攻)

Abstract

鉄より重い原子核の合成過程として、速い中性子捕獲過程 r-processがある。しかしそれが宇宙のどこで起

きているかは現在でも議論が続いている。本研究では、特に銀河初期の r-process起源として、collapsarを

提案する。collapsarは本来ガンマ線バーストのメカニズムとして考案されたものであり、collapsarから発

せられるジェットにおける r-processはいくつか研究がなされてきた。今回はジェットではなく、降着円盤か

らの粘性アウトフローに着目し、r-processが起きうる指標である電子フラクション Ye を調べた。結果とし

て、Ye > 0.25の物質が 0.1M⊙ 程度放出されていることが分かった。

1 Introduction

金や白金、ウランのような鉄より重い元素の起源

の一つとして r-processがある。これは速い (rapid)

中性子捕獲過程のことで、種となる原子核がベータ

崩壊する間もなく中性子をいくつも捕獲し重い原子

核を形成していくものである。r-process が提唱さ

れてから半世紀以上が経つが、その起源となる天体

は未だ完全には解明されていない。 長年、超新星

爆発時のニュートリノ駆動風がその起源と考えられ

ていた。原始中性子性星から放出されるニュートリ

ノによって飛ばされる物質は、高エントロピーで中

性子過剰であるとされていたため、r-process で重

元素を合成するのに有利であると考えられていた

のである。しかし、近年行われるようになった現実

的ニュートリノ輸送を含めた相対論的な爆発シミュ

レーションにより、期待されていたような高エント

ロピーや中性子過剰性が実現しないことが分かった。

したがって、ニュートリノ駆動風は r-process の起

源として不適切であるという見方が強まっている。

超新星爆発のニュートリノ風のほかに r-processの

起源とされているのが、中性子性の合体である。そ

の極端な中性子過剰性により、非常に重い r-process

元素を合成し、観測されている r-process 元素の組

成比を再現している (e.g. Korobkin et al. 2012)。

これは中性子性合体が robustな r-processサイトに

なりうることを示している。中性子性合体の持つ問

題の一つして発生率の不定性が大きいという点が挙

げられるが、さらに重大な点として金属欠乏星に

r-process元素が存在していることを説明できないと

いう問題があり、現状では少なくとも銀河初期にお

ける r-process 元素の起源は中性子星ともニュート

リノ駆動風とも言い難い。

銀 河 初 期 の r-process サ イ ト と し て

(Winteler et al. 2012) では、強磁場・高速回転

の星の爆発を挙げている。爆発前の星がそのような

プロファイルを持っていると、中心付近の中性子過

剰な物質をくみ上げることができるため、非常に重

い r-process の組成まで再現している。問題点とし

ては、強磁場と高速回転が物理的に共存できるか不

明であり、星の存在そのものに疑問が残ることであ

る。

以上のような現状を考慮し、本研究では r-process

サイトとして collapsar を提案する。collapsar はガ

ンマ線バーストの中心エンジンとして考案された爆

発メカニズムである (Woosley 1993)。25M⊙ を超

えるような重い星が高速で回転していると、重力崩

壊時にブラックホールと降着円盤の系をつくる。そ

して細く絞られたジェットを放出すると、ガンマ線

バーストとなる。今回は降着円盤からの粘性アウト

フローに着目した。降着円盤は高密度になるため、

電子捕獲が進み中性子過剰になりうる。したがって

降着円盤からのアウトフローでは r-process が起き

る可能性がある。
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2 Methods

流体シミュレーションには ZEUS-2D コード

(Stone & Norman 1992) を用い、progenitor には

(Hashimoto 1995)の 8M⊙ を使用する。回転は差動

回転を仮定し、

Ω = Ω0
r20

r2 + r20
(1)

で与える。Ω0 はパラメータで、r0 = 1000kmはお

よそ鉄コアの半径。粘性の起源は磁気回転不安定性

(Magnneto-Rotational Instability ; MRI)であると

考えられるが、慣習的に用いられている α粘性 (ν =

αcsH)を採用する。これにより円盤内のせん断粘性を

再現する。また、中心から 50kmの地点に到達して物

質はすべてブラックホールに落ち込むという境界条件

を課す。ブラックホールの重力は厳密には一般相対論

的にあらわされるべきであるが、近似的な重力として

Pseudo-Newtonian 重力 (Paczynski & Witta 1980)

Φ = −G
1

r − rg
(2)

を用いる。ただし rg = 2GM/c2 はシュバルツシル

ト半径。降着円盤内では電子陽電子対消滅やベータ

崩壊でニュートリノが生成される。本来ニュートリ

ノの振る舞いはボルツマン方程式を解いて決める必

要がある。しかしこれを解くのは非常に難しいため、

(Di Matteo et al. 2002)の手法を用いて冷却の効果

のみを取り入れる。以上の手法で重力崩壊から円盤

形成とアウトフロー放出までを追う。

3 Results

いくつかのパラメータでシミュレーションを行っ

たが、粘性パラメータ α = 0.1では加熱が十分に働

かずアウトフローが起こらなかった。図 1は、流体シ

ミュレーションの結果を Lagrange的な流体粒子に焼

き直したもので、α = 0.1、Ω = 5s−1 のモデルのア

ウトフロー放出の様子を示している。α粘性により

中心付近から物質が放出されているのがわかる。円

盤内の密度は最大で 109gcm−3、温度は 1010K程度

まで上がっていた。

図 2は同じモデルでのさまざまな電子フラクション

図 1: t ≃ 8.4sのアウトフロー放出の様子。各点は

流体シミュレーションの結果を Lagarange描像に直

した時の流体粒子をあらわしており、色はエントロ

ピーに対応する。

Yeを持つ粒子の放出量をあらわしたヒストグラムで

ある。Ye が低い物質が多いほど重い r-process元素

が多く合成されやすくなる。放出された物質は最小

で Ye ∼0.27であり、全体では 10−3M⊙ オーダーの

質量が放出されていることがわかる。

図 2: Ye ごとの放出された質量。

4 Discussion & Conclusion

銀河は星形成と超新星爆発を繰り返して元素組成

を変化させていく。r-process元素に関しても同様に

して、現在の太陽系組成は作られたと考えられる。

ところが、r-process元素の起源となる天体は、一つ
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ではない。r-process には、すべての rprocess 元素

を作る main r-processと、質量数 A=130以下の r-

process元素を作るweak r-processがある。それぞれ

の r-processを起こす天体を考慮することで初めて、

銀河の化学進化を説明できるといえる。

今回のシミュレーションにより、collapsarの降着円

盤からのアウトフローで中性子過剰な物質が放出され

ることが分かり、collapsarでもどちらかの r-process

が起きると思われる。実際の Ye は 0.27程度まで下

がり、r-processは十分起こりうることが分かった。

この Yeの値でmain r-processを起こすには、核子あ

たりのエントロピーが 100kBは必要であるが、本シ

ミュレーションではそのような高いエントロピーは

得られず、せいぜい数十 kB であった。したがって、

collapsarは少なくともweak r-processの起源となり

銀河進化を議論するうえで重要な r-processサイトと

なる可能性があり、今後さらなる元素合成計算並び

にパラメータサーチを行う必要がある。
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重力波源としての短時間ガンマ線バーストの発生率

鳥屋子　あすか (金沢大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

　継続時間が短いガンマ線バーストは重力波と同じ起源で発生すると考えられている。SGRB のガンマ

線スペクトルと光度の間に Epeak–Lpeak が成立することが分かっている (Tsutsui et al. 2013)。これを利

用し、コンプトン衛星の BATSE 検出器で観測された SGRB の赤方偏移 (z、距離) と光度 (L) を推定し

た。ここで得られた赤方偏移分布から SGRB の発生率を求めたところ、近傍における SGRB の発生率は

6.3 × 10−10 events Mpc−3 yr−1 と予想した。さらに、ジェットの幾何学補正を行った場合、重力波観測施

設がターゲットとしている 200 Mpc以内においては少なくとも年間～3.8 events以上の重力波が検出される

と予想している (Yonetoku et al. 2014)。もし、中性子星とブラックホールの合体によるものならば観測範

囲は大きくなり、年間～146 events程度と考えられる。現在、フェルミ衛星の GBM検出器の観測データに

対しても同様の解析を進めており、先の結果と合わせてより精度の高い推定を行う予定である。

1 はじめに

重力波の観測は、宇宙論、相対論など物理の発展に

とって重要である。実際に重力波を観測した例はまだ

ないが、重力波観測の実現のため 2018年頃からの重

力波観測装置の稼働に向けて KAGRA、Advanced-

LIGO、Advanced-VIRGOなどの建設が進んでいる。

これらの重力波観測装置が始動する前に、重力波の

理論モデルや現在観測されている天体の情報などか

ら重力波の発生頻度を見積もることが必要である。

2 研究背景

2.1 ガンマ線バースト (GRB)

ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst:GRB)は短

時間 (数 msec～数 100sec)に激しい時間変動を伴い

1052 ergものエネルギーをガンマ線放射として解放し

遠方宇宙から飛来する宇宙最大の爆発現象である。ま

たGRBは発生方向に偏りが無く、全天で 1日に 1回

程度ランダムに発生している天体現象である。GRB

は非常に明るい現象であるため、現在観測できる現

象の中でも最も遠方、初期の宇宙の状態を観測する

ことが可能となる。GRBのライトカーブ (フラック

スの時間変動)を描くと様々な形状があるが、一般的

には急激に増光し、緩やかに減光している。また、エ

ネルギーとフラックス (F )のスペクトルを対数をと

り描くと図 1(M.S.Briggs et al. 1999)のように低エ

ネルギー側と、高エネルギー側で傾きが異なり、折

れ曲がりが存在する (D.Band et al. 1993)。このと

き得られたパラメータを利用し、縦軸をエネルギー

フラックスにすることで解放効率の最も良いエネル

ギーの大きさが一つの GRBについて得られる。こ

のエネルギーを Epeak という。またこの Epeak は最

大光度 Lpeak と相関関係 (Yonetoku et al. 2004)が

あることが分かっている。Lpeakは、図 2のようなラ

イトカーブを描いたとき最も光子を受光している時

間の平均の光度のことである。

GRBは大きく２種類に分類される。GRBとして

輝いている時間が観測者の系で 2 sec以上である場

合は Long GRB(LGRB)といい、2 secに満たないも

のは Short GRB(SGRB)という。LGRBは大質量星

が崩壊しブラックホールが形成されるとき、ジェット

が形成され物質流同士の衝突により内部衝撃波が生

成され、加速加速された電子が磁場に巻き付きシン

クロトロン放射で輝くと考えられている。SGRBは

中性子星連星の衝突・合体によりブラックホールが

形成されるときジェットが生成され LGRBと同様な

過程で放射しているのではないかと考えられている。

さらに中性子星連星の衝突・合体により形成される

ブラックホールに中性子星が衝突・合体するような
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図 1: Epeak と Lpeak の関係

(M.S.Briggs et al. 1999)

イベントに関しても SGRBの発生源になるのではな

いかと言われている。どちらのライトカーブも始め

に、急激な増光の後緩やかに減光していくプロンプ

ト放射というものが見える。この部分が GRBの本

体である。LGRBはプロンプト放射の後に残光 (ア

フターグロー)が見えるものがある。また SGRBに

ついては最近プロンプト放射の後に数 100 secもだ

らだらとぼんやり光るエクステンデットエミッショ

ン (Extended Emission:E.E.)が見えるイベントがあ

ることが報告されている (Nakamura et al. 2014)が

起源は分かっていない。

図 2: SGRBのライトカーブ

2.2 重力波と SGRB

重力波は光速で伝播する時空のゆがみのことであ

る。また、中性子星連星の衝突・合体が起きたとき強

い重力波が放出すると考えられている。これはSGRB

と同じ起源であり、重力波と SGRBは同時に発生し

ていると考えられる。重力波を実際に観測すること

はまだ実現されていないが既に電磁波で観測されて

いる SGRBの観測データと、将来重力波観測装置で

得られる重力波の観測データを組み合わせることで、

重力波源の物理情報を引き出すことができる。これ

を念頭に置き、重力波観測を支えるためすでに観測

されている SGRBの観測データを用いることで重力

波の発生頻度を見積もることが必要である。

3 解析方法

コンプトンガンマ線観測衛星である、CGRO衛星

(1991–2000) の BATSE 検出器の観測データを用い

て解析を行った。

GRB の継続時間を評価する方法として T90 がよ

く使われる。一般に T90 というのは、バックグラウ

ンドを引いてプロンプト放射の部分のフォトン数が

90 % となる時間のことである。T90 が 2 sec 未満

のもので、光度の大きなものを順番に選んで解析を

行う。今回は統計上解析ができるぎりぎりの明るさ

(> 4× 10−6 erg cm−2 s−1)で制限をかけたところ、

BATSE検出器が観測したGRBは 2704 eventsから

53 events となった。

SGRBの発生頻度を見積もるために、Epeak をま

ず求める。図 1のような GRB の光子微分フラック

スは規格化定数 A、低エネルギー側のべき α、高エ

ネルギー側のべき β、スペクトルがブレイクするエ

ネルギー E0 を用いて

低エネルギー側 E ≤ (α− β)E0

N(E) = A

(
E

100 keV

)α

e

(
− E

E0

)
(1)

高エネルギー側 E ≥ (α− β)E0

N(E) = A

(
E

100 keV

)β (
(α− β)E0

100 keV

)α−β

e(α−β)

(2)
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式 (1),(2)(D.Band et al. 1993)の形をしている。近

年Epeakは SGRBの最大フラックス Fpeakと以下の

関係式を満たすことが報告されている (Tsutsui et al.

2013)。

d2L
(1 + z)1.6

=
1051

4πFpeak

(
Epeak

100 keV

)1.6

(3)

SGRBの Epeak を式 (1)、(2)からフィッティングし

求め、Epeak と Lpeak の式 (3) より、観測位置から

SGRBが発生した位置までの光度距離 dLとして、観

測量 (Fpeak,Epeak)から式 (3)の左辺、すなわち距離

に関する値を得られる。この式は赤方偏移の値が分

かっているイベントに関しては、光度距離が得られ

るということを意味している。また宇宙論から赤方

偏移と天体までの距離の関係から式 (3)が、z、dLが

独立に得られ、Lpeak が得られる。

ここから、暗いために観測されなかったSGRBの数

などをLpeakの累積頻度分布を描き見積もり、SGRB

の発生頻度を予想する。このとき得られる SGRBの

発生頻度はジェットが細く絞られているために観測

されなかった SGRBを考慮していないため、ジェッ

トの幾何学補正と重力波観測施設がターゲットとし

ている 200 Mpcより近傍という条件を考慮すること

により、重力波の観測される数を見積もる。

4 CGRO衛星 BATSE検出器の

解析結果

以上の解析方法を用いてまず観測データから得た

Epeakと Fpeakを式 (3)に適用することで得られた赤

方偏移 zに対する最大光度Lpeakの分布は図 3(Yone-

toku et al. 2014)の様になった。図 3に引かれている

直線はイベントの取捨選択をしたさいにした明るさ

の制限を表しており、黒色で四角の点は zが確実に分

かっているもので、点が無くエラーバーがついてい

るものが (3)式を用いて得られたものである。エラー

バーはフィットパラメータの 1σ誤差である。検出器

で観測できなかった暗い SGRBについて図 3の zと

Lpeakの分布の様子から、右下部分にある空白部分に

対して見積もりを行う。その結果、Lpeakの値に対し

てどれだけのイベントが存在するか累積頻度分布を

描いたのが図 4(Yonetoku et al. 2014)である。赤い

ラインがLpeakの累積頻度分布のベストフィットとな

る部分であり、グレーの部分はフィットパラメータの

誤差の範囲でモンテカルロを 100回振ったものであ

り、赤いラインの誤差の指標である。Lpeakの累積頻

度分布の見積もりを利用することにより、図 3の空

白部分の分布が埋め、zの値に対する SGRBの発生

率の分布を図 5(Yonetoku et al. 2014)の様に得た。

図 3: zと Lpeak の分布

(Yonetoku et al. 2014)

図 4: Lpeak の累積頻度分布の見積もり

(Yonetoku et al. 2014)

近傍における SGRBの発生率を図 5の z = 0を見

て 6.3 × 10−10 events Mpc−3 yr−1 とわかる。観測

データから示唆されているジェットの開き角が～6°

として幾何学的補正を行い、重力波観測施設がター

ゲットとしている 200 Mpcという条件を加えて、少

なくとも年間～3.8 eventsの観測ができると予想し

た (Yonetoku et al. 2014)。
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図 5: SGRBの発生頻度の見積もり

(Yonetoku et al. 2014)

5 まとめ

SGRBは中性子星連星が衝突・合体したときに重

力波と同時に発生すると考えられている。このこと

から、既に観測されている SGRBを用いてまだ観測

が実現されていない重力波の発生頻度を見積もるこ

とができる。

SGRBにおいても Epeak–Lpeak の相関関係があるこ

とが分かり、SGRBの観測データから zや Lpeak を

求めることができる。

BATSE検出器の解析結果から近傍における SGRB

の発生率は 6.3 × 10−10 events Mpc−3 yr−1 であ

り、そこから重力波観測施設が１年間に少なくとも

3.8 eventsは観測できると予想した。また、ブラック

ホールと中性子星との合体によるものならば、ブラッ

クホールが極めて重いため観測範囲が大きくなり 1

年に～146 events程度観測されると予想できる。

6 今後

E.E.はジェットのように絞られていないため E.E

が発生したときは、SGRBのプロンプト放射が観測さ

れなくても重力波と同時に E.Eの観測ができると考

えられる。しかし、E.E.は SGRBのプロンプト放射

と比較すると暗いイベントである。そこで、BATSE

検出器は～25 keVから読み出せるのに対し、Fermi

衛星の GBM検出器は～8 keVから読み出しができ

るため E.E.の解明が期待できる。

見積もりの精度を上げることを目標に、現在Fermi

衛星 GBM 検出器でも同様に解析を進めている。

Epeakの解析結果をGCNの速報でEpeakが得られて

いるものと比較し解析方法が正しいことが確認でき

た。また明るいものから順に解析を行い 15 eventsに

ついて Epeak を得られている。これを元に Fermi衛

星のGBM検出器のデータを用いた SGRBの発生頻

度を求め、BATSE検出器の発生頻度の結果と比較、

検証を行いたい。
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バイナリーブラッ クホール降着円盤の重力レンズ撮像

伊地知 翔真 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

　銀河は合体しながら成長すると考えられているが、 その際に中心部分のブラックホール同士はバイナリ ー

ブラックホールと呼ばれる連星系を形成するはずである。 しかし、 サブパーセクスケールのバイナリ ーブラッ

クホールは未だに同定されていない。 そこで本研究では、 サブパーセクスケールのバイナリ ーブラックホー

ルにおける各ブラックホール周囲の降着円盤が実際に撮像された時にどのよう な性質が得られるのかを重力

レンズ撮像シミ ュレーショ ンによって調べた。 本研究は二段階で行った。 まずはじめに、 シュバルツシルト

時空の測地線方程式を解いて単一のブラックホール近傍の光子の軌道を計算し降着円盤の撮像計算を行った。

その結果、 撮像フラックスや降着円盤スペクト ルは先行研究と一致することを確認した。 次に、 この手法をサ

ブパーセクスケールのバイナリ ーブラックホールへと拡張する。 各ブラックホール周囲に降着円盤があると

仮定すると 、 重力レンズ効果により 降着円盤の像を歪め合うはずである。 数値計算の結果、 重力レンズによ

る歪みに加えて、 像の位置変化と光度変化が得られた。 像の位置の変化については重力レンズによる像の屈

折が原因であり 、 これは近似計算をすることで計算の妥当性を確認した。 光度の変化は単一のブラックホー

ルの場合には見られない増光機構であり 、 最大で 10 倍もの光度変化が生じることが分かった。

1 Introduction

宇宙にある大半の銀河の中心には太陽質量の数十

万～数百億倍もの超大質量ブラックホールが存在す

ると考えられているが、 その形成や成長過程はよく

分かっていない。 銀河は銀河同士の衝突合体によっ

て成長するのは良く 知られている。 同様にそれぞれ

の銀河の中心のブラックホール同士も合体し成長す

る (M − σ関係, Haring et al. (2004)) とすれば、 合

体銀河の中心でブラックホール同士のバイナリ ー (バ

イナリ ーブラックホール) が必然的に形成されるは

ずである。 そして周囲のガスによる粘性や重力波の

放出によって角運動量を失い、 最終的に衝突してひ

とつの大きなブラックホールが作られると考えられ

る (Hayasaki et al. 2007)。 しかし 、 サブパーセクス

ケールのバイナリ ーブラックホールはいく つかの候

補天体が指摘されているものの未だに同定されてい

ない (Yokosawa and Inoue 1985; Sudou, et al. 2003;

Sillanpaa et al. 1988)。 一方、 近年の観測技術の向上

によって、 近い将来には直接ブラックホール近傍の

撮像も期待されているため、 ブラッ クホールの撮像

シミ ュレーショ ンは急務の課題となっている。 そこ

で本研究では、 サブパーセクスケールのバイナリ ー

ブラックホールにおける各ブラックホール周囲の降

着円盤が実際に撮像された時に、 どのよう な性質が

得られるのかを重力レンズ撮像シミ ュレーショ ンに

よって調べた。

2 Methods

本研究ではまず単独のシュバルツシルト ・ ブラッ

クホールとその周り にある標準降着円盤を仮定し 、

レイ・ ト レーシングを行った (Luminet 1979; Fukue

and Yokoyama 1988)。 降着円盤から出た光が遠方の

観測者に届く までの経路は一般相対性理論における

測地線方程式 (1)に従う 。

d2

dφ2

(

1

r

)

+
1

r
=

3GM

c2
1

r2
(1)

ここで Gは重力定数、 M は中心天体 (ブラックホー

ル)の質量、 cは光速度、 r と φは二次元極座標を表

す。 この式を逆方向へ解く ことによって降着円盤の

どの位置から出た光なのかを求める手法がレイ・ ト

レーシング (光線追跡法)である。 一般相対論的な標

準降着円盤の温度分布は Page and Thorne (1974)に

おける計算結果を用いており 、 それにより 円盤表面
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からの放射フラックス (式 (2))は降着率と放射位置

の円盤半径によって一意に決まる。

F (R) =
3GMṀ

8πr3s

1

(R− 1.5)
√
R5

×

[√
R−

√
3+

√

1.5
2

ln

(√

R+
√

1.5
√

R−

√

1.5

√

3−
√

1.5
√

3+
√

1.5

)]

(2)

こ こで Ṁ は降着率、 rs ≡ 2GM/c2 はシュバル

ツシルト 半径、 そし て半径 R は rs 単位で書かれ

ており 、 F (R) が半径 R からの放射フラックス (次

元:[erg/s/cm2]) を表している。 さらにこれに円盤回

転によるビーミ ング効果と重力赤方偏移効果を加味

し 、 観測者のスクリ ーン上へ到達するフラックスと

して計算 ·描画した。 降着円盤と観測者の位置関係

を図 1に示す。

図 1: ブラックホール、 降着円盤と観測者の位置関係

　次に、 二つの大質量シュバルツシルト ・ ブラッ ク

ホールがサブパーセクスケールで回転しているバイ

ナリ ーブラックホールモデル (図 2)を考えた。 ブラッ

クホール同士は十分に離れているとし 、 それぞれ独

立な重力場を持つとしてレイ・ ト レーシングを行う 。

それぞれが降着円盤を持っていると仮定し 、 公転す

ることで降着円盤の画像は時間によって変化すると

予測される。 また、 手前のブラックホールの重力に

よって像は曲げられ、 edge-onに近いほど曲りは大き

く なるだろう とも予測される。

3 Results

単独シュバルツシルト ・ ブラックホールでのレイ・

ト レーシング撮像結果を図 3,図 4に示す。 ブラック

ホールの質量は 10M⊙ とし、 降着円盤内縁は 3rs、 外

縁は 1000rs、 降着率は Ṁ = ˙Mcrit ≡ LEdd/c
2 とし

た。 観測者は 106rs 離れているとし 、 スクリ ーンは

図 2: バイナリ ーブラックホールと観測者の位置関係

30rs × 30rs、 解像度は 0.05rs と している。 図 3 は

inclination angleが θ = 0 [deg]つまり face-onから

見た図で、 内縁から離れたところではほぼ R−3 でフ

ラックスが落ちていく (cf.式 (2))。 中央の黒い穴はブ

ラックホールを示している。 図 4は θ = 80 [deg]のほ

ぼ edge-onから見た図であり 、 上下左右に非対称な

円盤画像が見て取れる。 上下方向に非対称なのは強

い重力によって光が曲げられ、 ブラックホール後ろ側

の円盤が浮き上がって見えているからである。 左右方

向の非対称性は円盤回転によるビーミ ング効果が原

因であり 、 視線方向に対して反時計回り に回転して

いるために円盤左側のフラックスが強められている

のが分かる。 円盤内縁より も内側には、 ブラックホー

ルの側を複数回回転して円盤に到達する光 (multiple

images と呼ばれる ) も見られたが、 光度は極端に少

ないので観測には適さないだろう 。 なお、 これらの

画像は全波長帯で積分した Bolometricフラックスを

示している。 また、 X線領域や可視光領域の各領域

で積分したフラックス画像も計算した。 X線領域の

場合ではフラックスはほとんど変わらなかったが可

視光域では緩やかなコント ラスト を描いていた。

　最後に、 バイナリ ーブラックホールモデルでの計算

結果を示す。 各ブラックホールの質量は 5×107M⊙、

ブラックホール間距離は 0.01 [pc] ≃ 2× 103rs、 降着

率は Ṁ = 0.05 [M⊙/yr]、 公転周期は Porb ≃ 9.4 [yr]

とした。 降着円盤の前にもう ひとつのブラックホー

ルがあるとき、 θ を変化させると図 5 のよう に θ が

大きく なるほど像が歪められている様子が見られた。

図 6は θ = 90 [deg]の edge-onから見た場合に、 公
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図 3: θ = 0 [deg]より 見た降着円盤の Bolometricフ

ラックス画像。 横軸、 縦軸は rs単位でのスクリ ーン

の大きさを示す。 中央の黒い穴はブラックホールを

表す。 式 (2)より 、 フラックスの強さは外縁へ向けて

R−3 で落ちていく 。

図 4: θ = 80 [deg] より 見た降着円盤の Bolometric

フラッ クス画像。 ブラックホールの強い重力と円盤

回転のビーミ ング効果により 上下左右非対称な像と

なっている。

転運動により 手前のブラックホールが奥側のブラッ

クホールの前を通り 過ぎるときにアインシュタイン

リ ングをつく る様子を表している。 また、 スクリ ー

ン上で積分した光度の変化を表しているのが図 7で

ある。 縦軸は最大値で規格化した光度 (次元:[erg/s])、

横軸は公転の回転角 φ [deg]にとっている。 それを異

なる inclination angle θ [deg]ごとにプロット してい

る。 図 7 を見ると inclination angleが θ = 88 [deg]

以上の場合に、 アインシュタインリ ングができると

きに光度が増加しているのが分かる。 θ = 90 [deg]で

はおよそ 10倍もの光度増加を引き起こしている。

図 5: 左側二つは降着円盤画像 (図 4) における θ の

値を変えた画像。 右側二つはそれらが、 手前にある

もう ひとつのブラックホールによって像が歪みを受

けている様子を表している。

図 6: バイナリ ―ブラックホールが公転運動すること

により アインシュタインリ ングができる様子。 incli-

nation angleは θ = 90 [deg] (edge-on)に固定してい

る。 左から順に、 公転の回転角 φ = −0.6, 0, 0.6 [deg]

ごとに撮像したもの。

図 7: バイナリ ―ブラックホールの公転運動により

光度変化が起こる様子。 縦軸は最大値で規格化した

光度 (次元:[erg/s])、 横軸は公転の回転角 φ [deg] に

とっている。 それを異なる inclination angle θ [deg]

ごとに色別でプロッ ト している。
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4 Discussion＆ Conclusion

本研究ではシュバルツシルト・ ブラックホールまわ

りの相対論的降着円盤の撮像計算を行った。 強い重力

場と円盤回転によるビーミ ング効果による非対称性

を持つ特徴的な円盤画像が得られた (図 3, 図 4)。 こ

の撮像結果と降着円盤スペクト ルは先行研究の結果と

一致させることができた (Luminet 1979; Takahashi

and Watarai 2007; Takahashi and Harada 2010)。

また、 X線領域ではフラックスはあまり 変わらない

が可視光域では緩やかなコント ラスト を描いた。 こ

の理由としては、 107 [K]の黒体輻射は 2.4 [keV]に

ピークがあるため、 X線が支配的である。 そのため、

X線の画像と Bolometric画像はあまり変わらず、 円

盤の外側へ向けてフラックスは R−3で急激に落ちる

(cf.式 (2))。 一方、 可視光のスペクト ルは降着円盤ス

ペクト ルの Rayleigh-Jeans slope にあたり 、 フラッ

クスは R− 4
3 に依存するため Bolometricに比べコン

ト ラスト は緩やかになっていると考えられる (Fukue

and Yokoyama 1988)。

　そして、 バイナリ ーブラックホールでの撮像計算

も行った。 降着円盤の前にもうひとつのブラックホー

ルがあるとき、 その重力場によって像が歪むことが

確認された (図 5)。 なお、 像の歪みに加えて像の位置

変化も観察されたが、 これについては近似測地線方

程式を解く ことにより 位置変化の大きさを計算する

ことができ、 レイ・ ト レーシングの計算結果が妥当で

あることを示せた。 バイナリ ーブラックホールが公

転運動する際はアインシュタインリ ングが見られる

場合があり (図 6)、 このリ ングも前述のよう に近似

測地線方程式によって位置が予測でき妥当な計算結

果であることを示せた。 特に、 edge-onに近いほど光

度が 10倍も変化していることが分かった (図 7)。 こ

の増光は、 降着円盤がビーミ ング効果により フラッ

クスを強めている部分 (図 4左側)から出た光が、 手

前側のブラックホールによって進路を曲げられスク

リ ーンへ集中的に当たっているためである。 これは

Hayasaki et al. (2008); Yan et al. (2014)に挙げられ

ているよう な増光とは異なる増光機構であり 、 バイ

ナリ ーブラックホールの新しい観測的手段を提供で

きるかもしれない。
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「すざく」を用いたソフト状態とハード状態におけるLMXBの統一的な
研究

小野 光、櫻井壮希、ZhangZhongli、中澤知洋 (東大　理)、牧島一夫 (東大　理/理研)

Abstract

LMXB (Low-Mass X-ray binary)は中性子星と低質量星 (. 1M⊙)の連星系で、光度が高い (L & 1037 erg/s)

ときにはスペクトルは柔らかくなり、ソフト状態と呼ばれ、一方光度が低いと (L . 1036 erg/s)、スペクト
ルは ∼ 100 keVまで伸び、ハード状態と呼ばれる。櫻井らにより、Aql X-1は 2つの状態ともに、コロナに
逆コンプトン散乱された黒体放射と標準降着円盤で説明される事が分かった。そこで我々は、LMXBの熱的
コンプトン過程をより統一的に考えるために、「すざく」による複数の観測結果を同様に解析した。LMXB

である GS1826-238と、4U1608-52のソフト状態とハード状態を解析した結果、これらのスペクトルはスペ
クトル状態によらず、櫻井らと同等のモデルで再現された。ソフト状態とハード状態には、電子温度などに
系統的な違いが見られた。さらに、ハード状態の間でも、Aql X-1のハード状態に比べて、コロナの電子温
度が低く、光学的に厚いなど、異なるパラメータが得られた。コロナ電子の、イオンによる加熱と、ソフトな
黒体放射 (温度 kTbb)の散乱による冷却のバランスを表すために、無次元量として、パラメータQ ≡ Te/Tbb

を導入し、これとコンプトン散乱の強さを定量化する yパラメータで、コンプトン過程の記述を試みた。様々
な LMXBのデータを (Q, y)平面上にプロットしたところ、これらはソフト状態、ハード状態ともに同一の
曲線上に分布し、同一の天体はこの曲線上を動く事が分かった。さらに、ソフト状態は Q = 1 ∼ 7、ハード
状態は Q = 10 ∼ 1000に分布し、これらは連続かつ滑らかにつながる事が分かった。

1 はじめに
LMXB (Low-Mass X-ray binary)は弱磁場 (B .

108 G)中性子星 (NS)と低質量星 (. 1M⊙)の連星
系で、中性子星に降着するガスが重力エネルギーを
解放することにより、X線で輝く。光度が高い (L &
1037 erg/s)ときにはスペクトルは柔らかくなり、ソ
フト状態と呼ばれ、標準降着円盤による多温度黒体
放射と、NS表面からの黒体放射で説明される [1]。黒
体放射成分の高エネルギー側には、より高温のコロ
ナによる、逆コンプトン散乱の兆候も見られる [1]。
1990 年代には RXTE や BeppoSAX が登場し、

LMXBの光度が低いとき (L . 1036 erg/s)に実現さ
れるハード状態の研究が進んだ。この状態ではスペ
クトルが硬くなり、ベキ∼ 2で∼ 100 keVまで伸び
る。ソフト状態でわずかな兆候しか見られなかった
逆コンプトン散乱過程が、スペクトルの全体を支配
する結果と解釈された。[2,3]

2005年、広帯域 (. 1 keVから . 100 keV)で高

い感度を誇る「すざく」が打ち上げられた。これに
よる Aql X-1の観測から櫻井ら [4,5]は、ハード状態
では降着円盤が半径∼ 50 kmで途切れ、高温のコロ
ナ流としてNSにほぼ自由落下し、NS表面で熱化し
て黒体放射され、その光子が後続のコロナにより強
くコンプトン散乱を受けている事を明らかにした。
そこで我々は、LMXBをより統一的に理解するこ

とを目的に、GS 1826-238と 4U 1608-52を同様に解
析した。GS 1826-238は「ぎんが」衛星により発見さ
れた LMXBで、ほぼ周期的に I型バーストが起きる
以外には X線輝度に大きな変動はなく、常にハード
状態にある。また、光度が高く、距離が 4− 9 kpc[6]

程度であるため、硬 X線帯域で質のよいスペクトル
を得る事ができ、2009年に「すざく」が観測した公開
データを用いた。4U 1608-52は、Aql X-1と並んで
大きな強度変化を示す事で知られる LMXBで、「す
ざく」により 2010年に複数回観測されて、データは
公開されており、異なる時期のデータから、同じ天
体の 2つの状態を統一的に調べる事が出来る。
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2 結果
2.1 GS 1826-238

2009年 10月 21日に「すざく」と RXTE により
同時に観測された esposure13.9 ks のデータを使っ
た。図 2aのように、「すざく」のXIS0、HXD-PIN、
HXD-GSO、RXTE の PCAから同時平均スペクト
ルを作った。このように明らかにハード状態であっ
た。図 1のように、スペクトルを、降着円盤からの
多温度黒体放射 (diskbb)と、NS表面からのコンプ
トン化された黒体放射 (nthcomp)の和でフィットし
た。フィッティングで使った自由パラメータは、吸
収、円盤の内縁温度 (kTin)、内縁半径 (Rin)、黒体温
度 (Tbb)、黒体半径 (Rbb)、電子温度 (Te)、光学的厚
み (τ)で、χ2

ν(ν) = 1.6(157)となった。電子温度は
ハード状態の Aql X-1(kTe ∼ 50 keV)に比べて、表
1のように、kTe = 18.3 keVと低く、光学的厚みは
ハード状態における Aql X-1の τ = 2 ∼ 2.5に比べ
て τ = 4.2と高くなった。
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図 1: GS 1826-238の νFνプロットと、モデルからの
残差。黒はXIS0、緑はHXD-PIN、青はHXD-GSO、
赤は PCAのスペクトル。

2.2 4U 1608-52

データは、2010 年 3 月 11 日、3 月 15 日、3 月
18 日に「すざく」で取得され、それぞれ exposure

は 26 ks,6.5 ks,および 26 ksであった。図 1(b,c,d)

に示すように、はじめの 2 つデータはソフト状態、
第 3データはハード状態であった。11日と 15日の

データは XIS3、HXD-PIN を用い、18 日はさらに
HXD-GSOも含めてスペクトルを作った。モデルは
前節 2.1と同様で、3/11のデータは Fe-K輝線とし
てガウシアンを加えた。表 2のように、電子温度は
kTe = 5 ∼ 15 keVと全観測でハード状態の Aql X-

1(kTe ∼ 50 keV)よりも低く、光学的厚みは τ ∼ 3

と高くなった。

図 2: ν F ν スペクトル。a: GS 1826-238; 「すざ
く」、RXTE の観測データを使った。　 b, c, d: 4U

1608-52、3/15, 3/11, 3/18の「すざく」による観測
データを使った。

表 1: GS 1826-238とハード状態における 4U 1608-52

のフィッティングパラメータ
天体 GS 1826 4U1608-52

観測日 10/21 3/18

L (1036 erg/s) 1.5 0.91

kTe (keV) 18.3± 0.6 15.5 ±3.4
2.6

τ 4.2± 0.1 3.1±0.4
0.5

kTbb km 0.81± 0.16 0.63±0.5
0.03

Rbb km 3.3-7.5 8.6± 0.9
0.8

Rin km 3.5-9.5 53(> 25)

Tin keV 0.7± 0.2 0.50±0.03
0.16
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表 2: ソフト状態における 4U 1608-52のフィッティ
ングパラメータ

観測日 3/11 3/15

L (1036 erg/s) 5.8 2.8

kTe (keV) 3.5(> 2.3) 5.4(> 2.3)

τ 2.9(< 4.1) 3.1(< 4.3)

kTbb km 1.32±0.13
0.23 1.58±0.18

0.32

Rbb km 3.1± 0.3 2.6± 0.2

Rin km 821±530
304 301±227

173

Tin keV 0.21± 0.02 0.24±0.05
0.03

3 考察
GS 1826-238と 4U 1608-52は、ソフト状態、ハー
ド状態ともに、逆コンプトン散乱された黒体放射と
降着円盤という一つのモデルによって統一的に記述
できる事が分かった。異なる天体の 2つの状態を通
して成り立つ、一般的なモデルと言える。一方でソ
フト状態は kTbb & 1 keV、kTe ∼ 5 keV、ハード状
態では kTbb . 1 keV、kTe & 10 keVなどと、すべ
ての天体を通して系統的な違いが見られた。
さらにハード状態の中でも、いくつかの異なる点
があった。GS 1826-238と 4U 1608-52はハード状態
のAql X-1に比べて、コロナの光学的厚み τ が高く、
特に電子温度 kTe が低い点が大きく異なった。これ
は、これら 2観測における光度がL ∼ 1037 erg/sと、
Aql X-1の光度 L ∼ 1036 erg/sに比べて高く、質量
降着率が高かったためコロナが光学的に厚くなり、低
温の黒体放射の光子を逆コンプトン散乱することに
よる冷却の効果が高まったためと考えられる。この
ような違いを表すため、熱的コンプトン過程におけ
るコロナ電子の加熱と冷却のバランスを表す新しい
パラメータ、Q ≡ Te/Tbb を導入する。
まず、LMXBの基本的なパラメータである光度 L

に対するQの依存性を見るために、今回の解析結果
と [4,5]のパラメータを図 3上の、(Q,L)平面にまと
めた。L/LEdd = 10−3 ∼ 10−2 と光度が低い部分に
ハード状態が分布しており、Q ∼ 103と大きな値をと
る。光度が上がるとソフト状態が出現し、このとき黒
体温度が上がりコロナの冷却が効き始め、電子温度は
下がるため、Q = 1 ∼ 7となる。L/LEdd ∼ 10−1 で

は、おもに状態遷移に伴うヒステリシスを反映して、
同じ光度でもソフト状態とハード状態が混在してい
るが、Qを独立変数に選ぶと、ハード状態 (Q > 10)

とソフト状態 (Q < 7)が一意的に分離する事が分かっ
た。さらに Lと異なり、Qは無次元量なので、距離
の不定性を取り除いて議論できることも、もう一つ
のメリットである。
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図 3: Qパラメータと光度 Lの相関図

次にコンプトン過程をより包括的に完全に表すた
めに、コンプトン化の強さを表す yパラメータも考
え、今回の解析結果を Aql X-1の結果 [4,5]とともに
Q− yダイアグラムとしてまとめた。
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図 4: Q-yダイアグラム。

図 3で見るように、ソフト状態は Q = 1 ∼ 7に、
ハード状態は Q = 10 ∼ 103 に分布し、これらは 1

つの共通の曲線を共有している。このことから、
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1. 異なる LMXBは Q-y ダイアグラム上でほぼ共
通の軌跡を描く

2. この軌跡上での位置は、Qで一意的に指定できる

3. ハード状態とソフト状態は、Q-y ダイアグラム
上で連続につながる

事が分かった。

4 結論
GS 1826-238 と 4U 1608-52 のスペクトルはすべ
て、光学的に厚くソフトな円盤の放射と、逆コンプ
トン散乱を受けた黒体放射のモデルで説明する事が
出来た。また、これらは Aql X-1とともに、(Q, y)

ダイアグラム上で一つの曲線を形成し、ソフト状態
は Q = 1 ∼ 7、ハード状態は Q = 10 ∼ 103 に連続
かつ滑らかに分布した。また、1天体の光度がかわる
時、同じ曲線上を移動する事が分かった。以上から
これらの天体は、熱的コンプトン過程が連続かつ滑
らかに異なるものとして、統一的に理解できる事が
分かった。
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「すざく」による大質量星と中性子星との連星系4U 1700−37 の解析
室田 優紀、笹野 理、中澤 知洋、牧島 一夫 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

「すざく」を用いて大質量星と中性子星 (NS)との連星系 4U 1700−37を解析し、NSの磁場強度/NS近傍
での降着物質の分布を調べた。「すざく」はこの天体を 2006年 9月 13-14日に 80 ks観測し、1 ∼ 150 keV

での平均フラックスが 9.0× 10−9 erg cm−2 s−1 と極めて高く、統計の良いデータが得られた。解析の結果、
∼ 56 keVにサイクロトロン吸収構造の兆候があり、そこから推定される磁場の値は ∼ 5× 1012 Gである。
さらに時間変動を用いて、鉄輝線の等価幅 (EW)と吸収の水素柱密度 (NH)との相関をみることで、周辺ガ
スが非等方的に分布し、典型的な大質量星 NS連星である Vela X-1と類似していることがわかった。これら
の結果は 4U 1700−37が ∼ 5× 1012 Gをもつ大質量星と強磁場 NSとの連星系であることを示唆する。

1 Introduction

大質量星 (> 10M⊙)と NSとの連星系は、大質量
星からの星風が降着物質の起源であることから、そ
の非一様性を反映して、短時間での激しい変動を示
すものが多い。このとき、NSの軟 X線スペクトル
は、星風で強い光電吸収を受け、あわせて 6.4 keVに
鉄輝線を放射する。また、大質量星と連星をなすNS

の多くは強い磁場 (∼ 1012 G)を持ち、磁極に絞られ
て物質が降着する。降着物質は磁極付近で重力エネ
ルギーを解放して高温となり、強い X線を放射する
ため、NSの自転に伴いX線パルスが観測される。こ
の X線光子は、強磁場中の電子によるサイクロトロ
ン共鳴散乱を受け、磁場強度に対応したエネルギー
のスペクトル帯域 (Ecyclotron = 11.6 × B

1012 G ) にお
もに吸収構造が現れる (Makishima et al. (1999))。
4U 1700−37は、主星である超大質量星HD 153919

からの星風捕獲によって X線で明るく光っている。
さらにスペクトルは非常に硬く、べき関数型の連続
成分と強い鉄輝線、吸収で理解され、その X線強度
は短時間で激しくランダムに変動することが知られ
ており、NS連星系の性質を持つことが知られている
(Reynolds et al. (1999))。しかし長年の探査にも関
わらず未だにパルス周期が検出されておらず、はっ
きりとした磁場強度も報告されていない。
そこで今回は硬 X線帯域でのサイクロトロン共鳴吸
収構造を探すことで磁場強度を測定し、強く見られ
る鉄輝線と吸収の相関を調べることで NS近傍での

物質分布を調べることを試みた。そのためにはひじょ
うに広い帯域での観測および軟X線帯域での 高エネ
ルギー分解能をもつ、「すざく」が最適である。

2 Observation and Data re-

duction

「すざく」衛星は XIS(X-ray Imaging Spectrom-

eter)、HXD(Hard X-ray Detector)という検出器を
搭載しており、これによって 0.5-150 keV までの広
帯域同時観測を行うことができる。今回 4U 1700-37

の公開データを解析した。2006年 9月に 80 ks観測
したデータで、XISは 1/4ウィンドウ、1秒バースト
モードで運用され、HXDは通常と同じ条件で観測さ
れた。 本解析では、XIS-0,2,3の三台、HXD-PING

とHXD-GSOを使って解析を行った。またHXDの
バックグラウンドには公開されている「tuned」バッ
クグラウンドを用いた。

3 Results

3.1 ライトカーブ
図 1のようにXIS、HXD PIN、HXD GSOすべて

の検出器で激しい時間変動が観測された。その変動の
概形は似ているが、強度の変動率は図 1のHardness

から、PINや GSOでは XISと異なる変動をしてい
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ることがわかる。このことから強度だけでなく、吸
収の寄与する 10 keV 以下 (XIS)で、スペクトルの
形が変動している証拠である。今回得られたライト
カーブの特徴は、典型的な大質量星と中性子星連星
に似たものである。

図 1: ライトカーブ

3.2 スペクトル

図 2: 「すざく」による全時間平均スペクトル

図 2に今回の解析で得られた 1-150 keVのベキ 2

とのモデルと比をとったX線スペクトルを示した。¡

3 keV以下で強く吸収されており、6.4 keVに Fe K

α、7.05 keVに Kβ輝線がはっきりと検出された。
さらに低エネルギーではひじょうに硬いベキを示し
ている。

4 Discussion

4.1 サイクロトロン共鳴吸収構造
上記の硬 X線帯域での構造を調べるため、モデル

フィッティングを行った。多くの大質量星X線連星で
実績のある、NPEX (Negative Positive EXponential

cutoff)成分に、星間物質による吸収と鉄輝線を加え、
さらに黒体放射を加えたものを採用した。フィットの
結果、Red.χ2 = 3.25(628)となり、50keVを超えた
ところにある構造が再現できなかった。この残差が
サイクロトロン吸収線の影響である可能性を探るた
めに、50 keV付近に吸収構造を入れてフィットした
結果、図 3のようになり Red.χ2 = 1.57(621)と大幅
にフィットを改善させることができた。このとき得
られたモデルのパラメータを、表１に示す。吸収構
造がサイクロトロン吸収線だとすると、NSの磁場は
∼ 5× 1012 Gであることになる。ただし、他のモデ
ルでも説明できる可能性があり、今後、注意深くこ
の可能性を検証してゆく。

図 3: 「すざく」スペクトルを、NPEX+サイクロト
ロン吸収+鉄ライン＋星間吸収モデルでフィットした
もの。

4.2 EWとNHの相関
鉄輝線と吸収を定量的に評価するため、X線スペ

クトルから得られる情報として鉄輝線の Equivalent

Width (EW) (=ライン強度 / 連続成分)と、吸収の
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表 1: フィッティング結果
各パラメータ 値
NH(×1022 cm−2) 4.31± 0.05

Cutoff Energy (keV) 13.9± 0.8

photon index (soft comp.) 0.54± 0.02

photon index (hard comp.) 2 (fixed)

吸収構造の Line Energy (keV) 55.96± 0.96

柱密度 NH (=物質の視線方向の積分)がある。観測
時間を細かく区切って解析し、それぞれの時間変化
を調べた。中性鉄輝線の EWは 55− 110 eV、NHは
2.7 − 7.3 × 1022 cm−2 の範囲で変動し、さらに NH

に対する EWの変化はほぼ独立であるという結果を
得た。図 4に代表的な強磁場 NS、Vela X-1の EW

と NH の相関 (Inoue. (1985))に、解析結果を重ね
たものを示す。Vela X-1のデータから、中性子星近
傍のガスが等方的に分布する場合には、等価幅は吸
収に比例するはずであるが、視線方向の吸収体が減
少したとき、吸収の変動に対して EWが 102で分布
する様子が見られ、4U 1700−37はそのフェーズで
の変動に近い分布を示している。

図 4: EWとNH の相関

5 Conclusion

「すざく」の公開データを用いて、大質量星と中性
子星の連星系 4U 1700−37を解析し、「¬X線強度に
激しい時間変動が見られる。 ­X線スペクトルの形

が他の強磁場 NS に共通している。®∼ 56 keVにサ
イクロトロン共鳴吸収構造の兆候が見られる。¯EW

とNHの相関が代表的な強磁場 NS Vela X-1 と似て
いる。」という結果を得た。これらの結果から、 4U

1700−37は Vela X-1に類似の、∼ 5 × 1012 Gとい
う磁場を持つ、大質量星と強磁場 NSとの連星系 で
あることが示唆される。
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全天X線監視装置MAXIによる

Cygnus X–1のhard状態、soft状態のパワースペクトル解析

杉本 樹梨 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

ブラックホール連星 Cygnus X-1は、ミリ秒から 10年まで様々なタイムスケールでの激しい変動をする天体

として知られている。本研究では、hard状態、soft状態での変動性をパワースペクトル (PSD)を用いて調

査した。Cygnus X–1は、MAXI観測以前はほぼ hard状態にあったため、soft状態における長期間の PSD

解析はMAXIにより初めて可能となる。解析には全天 X線監視装置MAXIの 2009 年 8 月 15 日から 2013

年 6 月 12 日までの観測データを用いた。エネルギー帯は、MAXI/GSCの 2-4 keV、4-10 keV、10-20 keV

を使用した。まず X線硬度比から hard状態と soft状態 (各 4期間)に分けた。観測開始 (55058MJD)から

hard 状態が約 10ヶ月続いた後状態遷移し、約 10 ヶ月 soft 状態が継続した。その後は各状態を約 1-3ヶ月

で繰り返し、56107MJD以降は soft状態が継続している。各状態の PSDを作成した後、各状態の期間の平

均強度の二乗で割って「規格化した PSD (NPSD)」を求め、エネルギー帯ごとに比較を行った。その結果、

soft状態、hard状態において、変動のエネルギー依存性に明らかな違いが見られた。さらに、各状態でスペ

クトル解析を行った結果、soft状態においては、降着円盤からの熱的放射による soft成分よりも、コンプト

ン放射による hard成分の方が変動が大きいということがわかった。

1 Introduction

X線天体の時間変動の探査は、放射エネルギース

ペクトルを調べる事と並んで、天体現象の起源に迫

るための重要な手段である。様々な時間領域で変動

するX線天体において、10−4 ∼ 103 Hzの周波数域、

つまりミリ秒から数時間の短い時間変動の調査は、X

線望遠鏡を搭載した観測装置による 1回の詳細観測

で十分な情報が得られる。しかし、それより長い変

動の特徴は、長期間の質の良いデータが必要である

ため制限されている。そのような低い周波数の研究

は、降着円盤のモデルにおいてとても重要であり、変

化が粘性タイムスケールで起こると期待されるディ

スクの最外部の情報を与える。この問題は、2009 年

8 月から国際宇宙ステーション (ISS)「きぼう」船外

実験プラットフォームで稼働している全天 X線監視

装置 (MAXI)の観測データを用いることで解決可能

となる。MAXIは 1 日に全天の 95%の領域を観測で

き、X線帯域で過去の装置より１桁高い感度を持つ

全天モニターである。MAXIを用いることで、1 秒

未満から 1 スキャン (スキャン時間 ∼1分間)まで、

ISS周回に伴う 92 分から年以上にわたる連続的な天

体強度のサンプルデータが得られる。1 日あたり数

十 mCrabという検出感度による全天観測を用いた

長時間変動の調査は、それ自体に新規性がある。

本研究では、MAXIデータを用いて銀河系内のブ

ラックホール連星 Cygnus X–1のフーリエパワース

ペクトル (PSD)解析を行った。Cygnus X–1の時間

変動の先行研究は、数時間以下での周期的なシグナ

ルの調査に注目されたものがほとんどであった (1)。

一方、ブラックホール候補天体からの X線放射の性

質は、10 ミリ秒より長い時間スケールでの強く「非

周期的な」変動である。異なるスペクトル状態間で

は PSD も変化することから、変動性とスペクトル

状態はかなり関連しているということが示唆され、

PSDの形と降着円盤の半径を対応させる先行研究が

ある (2)。また、Cygnus X–1の low/hardスペクト

ル状態でのディスクとコロナの相対的な位置関係は

いくつかのモデルが提唱されているが、まだ明らか

になっていない。この問題へのアプローチとして、長

期 PSD解析によってエネルギー帯と変動の関係を明

らかにすることが重要であると考えた。Reig et al.
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(2002)(4)では、RXTE/ASMのX線データを用いて

非周期的な変動の時間解析に着目し、Cygnus X–1の

長期間変動を解析している。このRXTE運用期間は

ほぼ low/hard状態にあったため、high/soft状態で

の長期観測は含んでいなかった。だが 2009年から全

天 X線監視装置 MAXIが観測を始めた後、2012 年

6 月に状態遷移し、現在までずっと high/soft状態が

継続している。本研究では、このMAXIの観測デー

タを用いて、hard状態と soft状態両状態でのエネル

ギー帯ごとの非周期的長期変動に着目した。PSD解

析やエネルギースペクトルを用いた時間変動解析を

行い、変動成分の起源を調査した。

2 Observation

2.1 MAXI

全天 X 線監視装置MAXI は 2009年 7月 16日に

打ち上げられ、国際宇宙ステーション (International

Space Station ; ISS)の日本実験棟きぼう船外実験プ

ラットフォームに設置された。地球を一周約 92分で

周回する ISS に搭載することにより、92分ごとに絶

えず全天を見張る観測が可能となった。MAXIはこ

れまでの約 2年 5ヶ月の観測で 100件以上の突発天

体の変動現象を報告しており、その結果はインター

ネットを通じて全世界の人々に即座に公開され、世

界中の望遠鏡での迅速な詳しい追跡観測を促進して

いる。MAXI/GSCは 2−30 keVまでの広い波長領域

で観測し、X線によるカラー撮影を行うことができ

る。解析には、MAXI のガススリットカメラ (GSC)

による観測データを使用した。MAXIによる 2−20

keV、2−4 keV、4−10 keV、10−20 keV の 4 つの

エネルギー帯での時系列データが公開されている。

(http://maxi.riken.jp/top/)

2.2 Light curves

解析には、Cygnus X–1のMAXI/GSCによる 2–4

keV, 4–10 keV, 10–20 keVバンドの光度曲線を使用し

た (図 1)。観測期間は 2009年 8月 15日 (MJD55058)

から 2014 年 6 月 17 日 (MJD56825)である。

図 1: Cyg X–1 の 1 日ビンの光度曲線。1 段目：2-4 keV バン
ド、2 段目：4-10 keV バンド、3 段目：10-20 keV バンド

これより、縦軸に 2–10 keV バンドの X 線強度、

横軸に 2–4 keV バンド/4–10 keV バンドの硬度比

(Hardness ratio)をとった Intensity–Color図を作成

した (図 2)。これを横軸に投影すると 2 つのグルー

プに分かれる。これらを hard状態、soft状態に分類

した。
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図 2: (上段) Cyg X–1 の 1 日ビンの Intensity-color 図。(下
段) 硬度比に対するヒストグラム。
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3 Results

3.1 PSD analysis

PSDは、hard状態と soft状態それぞれについて計

算した。解析には、状態が最も長く安定している期間

として、hard状態：55058MJD–55376MJD、soft状

態：56077MJD–56734MJDを用いた。2–4 keV、4–

10 keV、10–20 keVの３バンドの光度曲線にをフー

リエ変換して、各状態につき 3 つの PSDを計算し

た。さらに、hard状態と soft状態では強度が異なる

ため、PSDを比較する際には規格化を行う必要があ

る。そこで、各々の光度曲線の (強度平均値)2で割っ

て規格化し、NPSDとして比較した。結果を図 3に

示した。NPSDの値が大きいほど、強度変動が大き

いということを表している。

解析の結果、soft状態では、10–20 keVバンドの

最も高いエネルギー帯において変動が大きいという

ことがわかった。対して、hard状態では、soft状態

ほどエネルギー帯によって変動の大きさに違いはな

いことがわかった。また、各状態で NPSDを比較す

ると、2–4 keVバンドのパワーは、hard状態と soft

状態で同じぐらいである。

3.2 Energy spectrum

hard 状態、soft 状態において、エネルギー帯に

よってどの成分が変動しているのかを調べるため、

エネルギースペクトル解析を行った。解析には、

MAXI/GSC、およびMAXI/SSCによる観測データ

を用いた。解析した期間は、PSDを計算する際に用

いたものと同じ、hard状態：55058MJD–55376MJD、

soft状態：56077MJD–56734MJDである。ここで、

hard、soft状態をさらに明るい時期、暗い時期に分割

し、それぞれのスペクトルを抽出して比較した。平均

強度の値は、解析した PSDの周波数範囲の中央あた

り (∼ 10−6 Hz)の変動を見るために、移動平均平均

法を用い 15日ビンごとに計算を行った。MAXI/GSC

による 2–20 keVバンドの光度曲線について移動平

均強度を計算し、計算した平均強度よりも明るい (=

強度が高い時期)と暗い (= 強度が低い時期)に分割

した。このとき、平均強度とちょうど同じ強度にな

る点は使用していない。これら 4つのスペクトルに

対して、モデルフィッティングを行った。モデルは、

Compton成分、disk成分、鉄輝線による 6.7 keV付

近の構造を考慮した powerlaw+ diskbb+ gaussian

を使用した。結果を図 4、ベストフィットパラメー

ターを表 1に示した。

4 Discussion & Conclusion

PSD解析結果から、「hard状態と soft状態では、

変動のエネルギー依存性が異なる」ということが明

らかになった。エネルギースペクトルの 15日間での

時間変化を調べた結果、hard状態では全エネルギー

帯域で変化は小さく、soft状態では高エネルギー帯域

で変動が大きいことがわかった。この結果は、PSD

解析の結果と矛盾しない。また、フィッティングを

行って詳細に調べた結果、hard状態では disk成分、

powerlaw成分ともに変動していることがわかった。

これは、disk の内縁半径が 15 日スケール以内で変

化し、それに追随してコンプトン領域からの高エネ

ルギー放射も変化することによると考えられる。一

方、soft状態では、powerlaw成分が顕著に変動して

いることから、diskは安定しており、高エネルギー

成分のみが変動するということが明らかになった。こ

の変動成分の正体についてはまだ明らかではないが、

hard状態とは異なる起源を持つ放射であると考えら

れる。
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図 3: Cygnus X–1 の NPSD。左が hard 状態、右が soft 状態であり、四角が 2–4 keV バンド、クロスが 4–10 keV バンド、三角
が 10–20 keV バンドの観測データを用いている。
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がモデルを示す)。

hard state soft state

Compornent Parameter hard/bright hard/dim soft/bright soft/dim

phabs nH (× 1021) 4.57+0.86
−0.91 7.45+0.83

−0.81 4.95± 0.15 4.56± 0.18

powerlaw Index 1.64± 0.01 1.64± 0.01 2.85± 0.03 2.91± 0.04
Norm 2.02± 0.05 1.71± 0.04 19.31+1.14

−1.11 14.24+1.22
−1.16

diskbb Tin (keV) 0.25+0.03
−0.02 0.21± 0.01 0.50± 0.01 0.51± 0.01

Rin (km) 55.8+27.6
−24.0 136.6+41.9

−34.1 33.6+1.1
−1.8 34.1+1.1

−1.2

fit goodness χ2
ν(ν) 1.31 (422) 1.35 (355)

表 1: hard状態、soft状態のエネルギースペクトルのベストフィットパラメータ。

Model = constant*phabs*(powerlaw+diskbb+gaussian)
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降着駆動型X線パルサーの連続X線放射機構の新モデル

近藤 恵介 (宇宙科学研究所、総合研究大学院大学 物理科学研究科)

Abstract

降着駆動型の X線連星パルサーは、強磁場中性子星と通常の恒星からなる近接連星系で、周期的に強度変動

する X線が中性子星（パルサー）から放射される天体である。この系では、恒星からのガスが中性子星の磁

極に向かって流れ込んでおり、定在衝撃波面以降に形成される柱状の高温プラズマ（降着柱）から X線が放

射されている。一般に中性子星の磁軸と回転軸は一致しておらず、観測者からは回転に合わせて降着柱が見

え隠れするので、X線は中性子星の自転周期に合わせて規則的に変化する X線パルスとして観測される。パ

ルサーからの X線は降着柱からの放射が支配的であり、そのスペクトルは、ベキ関数に指数関数的なカット

オフを掛けた連続成分モデル（ECUT model）（N. E. White, et al., 1983, ApJ., 270, 711）や、正負の二

種類のベキ関数を用いたモデル（NPEX model）（K. Makishima, et al., 1999, ApJ., 525, 978）で表現さ

れてきた。しかし、これらのモデルは、形が合うというだけの理由で使われ続けてきた経験的なものであっ

て、物理的な説明が伴っていないという問題点を持つ。本研究では、X線連星パルサーの降着柱からの連続

X線成分を、多温度黒体放射モデルを応用した新モデルで説明することを試みた。初めに、代表的な降着型

X線連星パルサー Hercules X-1の、「すざく」衛星による 1.5-70 keVの観測データを使い、予備的な解析

を行った。結果、パルス平均のスペクトルを再現できる可能性を示した。

1 Introduction

1.1 降着駆動型X線パルサー

パルサーとは、短時間の強度変化を周期的に繰り

返す天体のことである。その正体は高速回転する中

性子星であると考えられており、放射のエネルギー

源によって、主に回転駆動型と降着駆動型の二種類

に分類される1。回転駆動型のパルサーは、磁気を帯

びた中性子星が回転する事による磁気双極子放射を

している。この場合、放射光のエネルギーは主に電

波領域であるため、電波パルサーとして観測される。

回転駆動型のパルサーは、単独の中性子星でもパル

サーとして機能する。一方の降着駆動型のパルサー

は、強磁場の中性子星と通常の恒星の連星系で、X

線パルサーである。このような系では、中性子星の

磁場が強く、伴星から何らかの形で中性子星に向け

て質量降着がある場合にパルサーとなる。強磁場の

1Anomalous X-ray Pulsar (AXP) や、Soft Gamma-ray
Repeater (SGR) と呼ばれる天体は、この二種類のどれにも該
当せず、中性子星の磁場のエネルギーそのものを原動力としてい
ると考えられている。これらは、超強磁場の中性子星、すなわち
マグネターであると考えられている。

中性子星に向けて流れ込む物質は、まっすぐに中性

子星へ落ちる事はできない。あるところで降着流の

ガス圧と磁気圧がつりあうため、それ以上内側へは

侵入出来なくなるためである。進行を妨げられた降

着流は、磁力線に沿って移動し、やがては中性子星

の磁極に向けて降着する。磁極付近の降着流は、あ

るところで衝撃波を作る。この衝撃波面以降で、降

着流は光学的に厚い高温プラズマを形成すると考え

られている。その形状が磁極の上方にのびる柱状で

あることから、これを「降着柱」と呼ぶ。高温の降

着柱からは、X線が放射される。一般に、中性子星

の回転軸と磁軸は一致していないので、観測者から

はこの降着柱が回転に伴い見え隠れすることになり、

これが X線パルスとして観測される。

降着駆動型 X線パルサーの放射スペクトルの特徴

について述べる。図 1は、代表的な降着駆動型 X線

パルサーHercules X-1（Her X-1 2）のX線スペクト

ルである。Her X-1の詳細については、§1.3で触れる
事とし、ここでは降着駆動型 X線パルサー一般につ

いて述べる。降着駆動型 X線パルサーの放射は降着

2HZ Hercules, HZ Her とも表記する
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柱からの放射が支配的であり、スペクトル形はベキ

関数に指数関数的なカットオフをかけた連続成分モ

デル（ECUT model）で表せることが良く知られて

いる (White et al. 1983)。連続成分のカットオフ構

造の中に、サイクロトロン共鳴散乱構造（Cyclotron

Resonance Scattering Feature, CRSF）を持つ X線

パルサーも存在する。サイクロトロン共鳴散乱とは、

磁束密度が大きい環境下で、荷電粒子のラーマー運

動の準位が量子化することで生じる現象である。サ

イクロトロン共鳴散乱は、観測的には、スペクトルの

中に吸収構造として現れる。量子化されたラーマー

運動の、プラズマ周波数の整数倍に相当する特定の

エネルギー付近の光子が散乱を受けるためである。

6.5 keV付近には鉄原子に由来すると思われる輝線成

分が存在している。約 1.5 keV以下の低エネルギー

側では、スペクトル形はベキ関数を超過している場

合があり、このような構造を軟 X線超過成分（Soft

Excess）と呼ぶ。Soft Excessは、X線パルスの主成

分、すなわちベキ関数成分からずれた位相で変動し

ていることが知られており、降着柱とは起源を別に

する成分ではないかと考えられている (Hickox et al.

2004)。このように、降着駆動型X線パルサーからの

放射は、ベキ関数形の連続成分に様々な構造が加わ

り、複雑なスペクトルとなっている。しかしながら、

全体を通して支配的な連続成分を説明する ECUTモ

デルは、観測結果を説明するために便宜的に持ち出

されたもので、ベキ関数成分の由来やカットオフの

原因は考察されていない。後に、正負の二種類のベ

キ関数を用いたモデル（NPEX model）が、正のベ

キ関数項に明確な意味を持たせたモデルとして提案

された (Makishima et al. 1999)。しかし、これも、

負のベキ関数成分については曖昧な説明にとどまっ

ており、やはり経験的な部分を含んでいる。放射ス

ペクトルの個々の特徴を調べる上で、基盤となって

いる連続成分に物理的な説明が伴っていないという

ことは大きな問題である。

1.2 多温度黒体放射モデル

降着円盤からの多温度黒体放射モデルについて述

べる。X線天文では、多温度黒体放射は、ブラック

ホールの降着円盤からの放射を表すモデルに用いら
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図 1: 降着駆動型 X線パルサー Her X-1のスペクト

ル。縦軸は 単位面積・時間・エネルギーあたりの光

子数、横軸はエネルギー。主成分はベキ関数形をし

ており、高エネルギー側でカットオフがかかってい

る。30-40 keV付近にはサイクロトロン共鳴散乱構

造（CRSF）がみられ、6.5 keV付近には鉄元素に由

来すると考えられる輝線構造がある。1.5 keVより低

エネルギー側は、ベキ関数成分を超過している（Soft

Excess）。

れる。ブラックホールの降着円盤では、物質はブラッ

クホールの周りを回転しながら、時間をかけて徐々

に落下して行く。落下のタイムスケールが大きいた

め、局所的に見ればエネルギーの収支がバランスし

ており、黒体放射をしていると考えられる。単位距離

あたりに解放される重力エネルギーは重力源に近い

程大きいので、降着円盤は内に向かう程高温になる。

したがって、降着円盤は、温度が内から外に向かっ

て勾配をもって連続的に分布するような黒体とみな

すことができる。単一温度の黒体からの放射を、降

着円盤の内縁温度 Tinから外縁温度 Toutまで積分す

る事で、多温度黒体放射のスペクトル形が得られる。

降着円盤からの多温度黒体放射を表す具体的なモ

デルについて述べる。降着円盤からの放射モデルと

しては、X線天文の分野では diskbbモデルが知られ

ている (Mitsuda et al. 1984)。diskbbモデルは、光

学的に厚く幾何学的に薄い、標準降着円盤を仮定し

ている。モデルの中では、中心のブラックホールから

の距離 rと降着円盤の温度 T が T ∝ r−p(p = 0.75)

という関係にあることを使っているが、実際はその
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weak power-law tail. However, the apparent disk inner radius
rin obtained under the MCD fit is not constant, but varies pro-
portionally to T!1

in , where Tin is the highest color temperature
of the disk, while rin remains constant in the standard regime.
Plainly, the data in the apparently standard regime are not con-
sistent with a constant inner radius, constant emissivity, and
constant color temperature correction, which are justified in the
standard regime. Here we define this inconstancy of rin in the
apparently standard regime as a deviation from the simple stan-
dard picture. This deviation is now commonly seen in black
hole binaries in the most luminous regime, including GRO
J1655!40 (Kubota et al. 2001) and 4U 1630!47 (Abe et al.
2005). Beyond our Galaxy and the Large Magellanic Cloud
(LMC), the apparently standard regime has also been suggested
in off-nuclear ultraluminous ("3 ;1039 to 1040 ergs s!1) compact
X-ray sources in nearby galaxies (hereafter ULXs; Makishima
et al. 2000; Fabbiano 1989). That is to say, the ULXs often show
MCD-type spectra, and the values of rin are not constant, but
proportional to T!1

in (Mizuno et al. 2001), as in black hole binaries
in the apparently standard regime.

On one hand, this deviation can be caused by a different color
temperature correction (Gierliński & Done 2004). On the other
hand, the deviation can be interpreted as a break of the standard
disk (Kubota & Makishima 2004) with another cooling system
like optically thick advection (Abramowicz et al. 1988; Watarai
et al. 2000; Ohsuga et al. 2002). As was done for XTE J1550!
564 by Kubota & Makishima (2004), the break of the standard
disk is considered in detail by investigating the local tempera-
ture gradient of the disk with a so-called p-free disk model (a lo-
cal model for XSPEC; Kubota & Makishima 2004; Mineshige
et al. 1994; Hirano et al. 1995), where the spectrum consists of a
sum of blackbody emission components with a local tempera-
ture of T (r) ¼ Tin(r/rin)

!p (r is the distance from a central ob-
ject). In the Newtonianmetric, the local effective temperature of
the standard disk is given as

TeA(r)¼
3GMṀ

8!"r3
1!

ffiffiffiffiffiffiffi
Rin

r

r !" #1=4
; ð1Þ

where " is the Stefan-Boltzmann constant and Ṁ is the mass
accretion rate (Shakura & Sunyaev 1973). Figure 1 shows the
temperature profile of the standard disk. Thus, the p-value is

expected to be 3/4, ignoring the boundary condition at r & Rin.
This is the case of the MCD model (Mitsuda et al. 1984). With
another cooling process, the p-value is predicted to become
smaller than 3/4 (e.g., Watarai et al. 2000). Figure 2 shows the
0.7–10 keV spectra of the p-free disk model with p ¼ 0:5,
0.75 (¼ 3/4), and 1.0. This figure shows that the p-free disk
with a smaller value of p reveals an X-ray spectrum in which
the soft energy band is more enhanced than that of the stan-
dard disk with p ¼ 3/4.

However, as already pointed out by Kubota & Makishima
(2004), even in the standard accretion disk the observed value
of p is expected to be slightly different from 3/4 due to (1) the
disk inner boundary condition (see Fig. 1), (2) general relativ-
istic effects, and (3) the disk vertical structure, including elec-
tron scattering. Therefore, to discuss the break of the standard
disk, knowledge of the temperature profile of the standard disk
is required. It is thus important to obtain an observationally ac-
ceptable range of p in well-known black hole binaries in the
standard high/soft state (standard regime), where the radia-
tively efficient standard disk is justified. With this perspective,
this paper presents a detailed study of the spectral shape of the
standard state Galactic/Magellanic black hole binaries observed
with the Gas Imaging Spectrometer (GIS; Ohashi et al. 1996;
Makishima et al. 1996) on board the Advanced Satellite for
Cosmology and Astrophysics (ASCA). The ASCA GIS has a fine
spectral capability in the range 0.7–10 keVand is free from pile-
up, even for the bright (X-ray flux of"1 crab) Galactic objects.
Therefore, the GIS is the best detector to examine the structure of
optically thick accretion disks around bright Galactic/Magellanic
black hole binaries in detail. In this paper, we discuss the spectral
shape using the p-free disk model, following previous reports.

Information of our sample is summarized in x 2. In x 3, the
observed data are analyzed, and the results are summarized. In
x 4, the observational result is briefly discussed in comparison
with the standard disk picture and the latest models for the
radiatively efficient, geometrically thin disks.

2. OUR SAMPLE AND OBSERVATIONS

Many black hole binaries were observed with ASCA in
their high/soft state (e.g., Cyg X-1, GRS 1009!45, LMC X-1,
LMC X-3, GRO J1655!40, GRS 1915+105, XTE J2012+381,

Fig. 1.—Radial profiles of Teff shown based on the standard accretion disk
under the Newtonian potential (dashed line) and the Schwarzschild potential
(solid line).

Fig. 2.—Calculated spectra of the p-free disk model. The cases of p ¼ 0:75
(solid line), 0.5 (dashed line), and 1.0 (dash-dotted line) are shown under the
assumption of kTin ¼ 0:8 keV and (rin/km)2 cos i/(d/10 kpc)2 ¼ 104. The ra-
tios of each model to the disk model of p ¼ 0:75 are also shown.
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図 2: 多温度黒体放射モデルのスペクトル (Kubota

et al. 2004)。中央の実線は p=0.75、すなわち diskbb

モデル。その上の破線は p=0.5 のとき、下の一点鎖

線は p=1.0のときのもの。降着円盤内縁温度の Tin

は、全て Tin=0.8 keVとしている。

通りではないと考えられる。そこで、この温度勾配

を表す定数 pを free parameterとして、diskbbモデ

ルよりも自由度を上げた diskpbbモデル (Kubota et

al. 2004)が提案された。温度勾配を自由な変数とす

ることで、降着円盤の厚みが変化したりするような

場合にも対応することができる。本研究で用いたの

は、この diskpbbモデルである。図 2は、diskbbお

よび diskpbbモデルのスペクトルである。

1.3 Hercules X-1

新モデルの適用を試みるための試験的な解析対象に

は、代表的な降着駆動型X線パルサーであるHercules

X-1（Her X-1）を選んだ。ここでは、Her X-1につい

て述べる。Her X-1は、強磁場中性子星と晩期型星と

の連星系で、構成からのガスが、Roche lobeを超え

て中性子星に流れ込み、降着駆動型の X線パルサー

となっている。Her X-1は、パルス周期（自転周期）

約 1.24秒、連星系の公転周期約 1.7日、このほか、降

着円盤の歳差運動によると思われる 35日の周期で、

放射強度が変動する。35日周期の中には main-on、

short-on、lowの三つの stateがある事が知られてい

る。Her X-1は、明るいX線パルサーで、過去に様々

な研究がされ、よく調べられた天体である。

2 Methods and Observations

2.1 多温度黒体放射モデルの、降着柱への
適用

中性子星の降着柱では、衝撃波面以降では落下の

タイムスケールが大きいという点がブラックホール

の降着円盤と共通しているため、降着円盤と同様の

議論ができると考えられる。従って、降着柱は、中性

子星に近い程高温になるような温度勾配を持つ多温

度黒体をしているといえる。円盤と柱状という点で

は扱う物の形状は違うが、最終的に得られるスペク

トル形は類似すると考えられる。実際に、図 2に示

すように、diskbbや diskpbbモデルはベキ関数的な

部分に高エネルギー側でカットオフがかかるような

特徴を持っており、図 1のような実際の観測データ

と共通している。多温度黒体放射を連続成分として

用い、そこに輝線成分や吸収構造を加える事で、物

理的にもっともらしい解釈を伴ったモデルを構築出

来ると考えられる。

モデルおよび fitting作業は、NASAが提供するX

線天文衛星のデータ解析ソフト、“XSPEC v12”の機

能を使用した3。XSPEC上のモデル構成は、cyclabs∗
(gaussian+diskpbb)とした。cycleabsは、CRSFの

吸収構造を表すモデルで、gaussianは、6.5 keV付近

の鉄輝線構造を表す。初期値の参考には、過去の研究

例 (Asami et al. 2014)、(Enoto et al. 2008)を参考

にした。fittingに使用したエネルギー範囲は、1.5-70

keVとした。Soft Excess構造は、降着柱とは別起源

の放射である可能性があるため、今回の fitting範囲

からは外した。

2.2 「すざく」によるHer X-1の観測

今回解析したデータについて述べる。観測対象は、

降着駆動型X線パルサーHercules X-1である。観測

には、日本のX線天文衛星「すざく」を用いた。「す

ざく」は、複数の検出器を組み合わせる事で、幅広い

エネルギー帯域を同時に観測する事が出来るのが大き

な特徴である。降着駆動型 X線パルサーの連続成分

3ソフトとモデルの詳細は
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/xanadu/xspec/を参照
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図 3: 連続成分に diskpbbを Her X-1の観測データ

に適用した結果。縦軸は、単位時間・エネルギーあ

たりの検出器のカウント数、横軸はエネルギー。黒、

赤、緑のデータ点はそれぞれ、XIS0、1、3を表して

おり、青のデータ点は HXD PINを表している。下

段は、モデルとデータ点との残差を χ2のずれで表し

たもの。

は、1 keV以下から 100 keV付近にわたる広いエネル

ギー範囲で観測されるため、「すざく」を用いるのが適

している。主に 0.4-10 keVの範囲を観測するのは、

CCD 検出器 XIS（X-ray Imaging Spectrometer）、

およそ 10-700 keVを観測するのは HXD (Hard X-

ray Detector)である。XISは、XIS0、XIS1、XIS2、

XIS3 の、全部で 4 つの CCD カメラで構成されて

いる。今回使用したのは、XIS0,XIS1、XIS3の三つ

のデータである。HXDは、PIN型半導体検出器と、

GSOシンチレーターを組み合わせた構造になってお

り、今回は PIN型半導体検出器（HXD PIN）の X

線のデータを使用した。観測時刻および時間は 2008

年 2月 21日から 22日にかけての 64 ksecで、観測

時期は、Her X-1の 35日周期の変動のなかで最も明

るいmain-on stateを狙った。

3 Results

図 3は、「すざく」による Her X-1の観測データ

に、連続成分を diskpbbとしたモデルで fittingをし

た結果である。表 1に、fit結果のパラメータを示す。

表 1: Her X-1のパルス平均スペクトルの fit結果
成分 パラメータ 数値 備考

Depth0 1.74

E0 38.0 keV

cyclabs Width0 11.0 keV 固定

Depth2 1.7 固定

width2 17.0 keV 固定

LineE 6.5 keV 固定

gaussian Sigma 0.23 keV 固定

norm 2.08E-03

Tin 11.9

diskpbb p 0.76

norm 2.37E-02

Reduced χ2 = 1.9134 for 477 degrees of freedom

4 Discussion

fit結果は、Rduced χ2 ≃ 1.9 という、良く合って

いるとは言えない物であった。まだ初期値設定や固定

パラメータの選び方などの調整が必要であると考え

られる。また、fit結果がうまく合っていないのは、連

続成分として使った多温度黒体放射モデルの diskpbb

は、あくまで円盤状の物体からの放射を仮定したモ

デルなので、降着柱からの放射に適用するためには

モデル自体に修正を加える必要があるためだと考え

られる。しかし、既存のモデルを組み合わせただけで

得られた結果としては、調整次第ではモデルとデー

タを十分に近づける事ができる可能性を示している

と言える。
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マグネターのバースト現象とレーザー実験に実現する強い電磁場の非一様

性に関する基礎的研究

矢田部 彰宏 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

　マグネターは中性子星の中でも特に強い磁場を持つ天体である。マグネターは大規模なバースト現象を起

こすことが観測されているが、バーストの理論的な解明はされていない。本研究の目的は強い磁場における

量子電気力学的な過程を踏まえた視点からバーストを解明することである。量子電気力学の観点からバース

ト現象を扱った先行研究では、強い電磁場の非一様性がバーストにとって重要であると考えられている。

　しかし、非一様な強い電磁場を扱った研究はほとんどされていない。そのため、マグネター周辺における

電磁場の非一様性を扱うための準備として、本発表では地上の実験で実現するレーザー実験を扱って、電磁

場の非一様性を議論する。具体的には、強い平面電磁波中を進行する摂動の電磁波がどのような振る舞いを

するか、ということを扱う。

1 マグネターと強い電磁場の物理

マグネターは恒星の進化の最終形態のひとつであ

る中性子星のうちで特に磁場が強いものをいう。中

性子星の一般的な磁場の強さは 1012Gほどであるが、

マグネターは 1015Gほどの磁場を伴うものも観測さ

れている。観測では、マグネターは軟ガンマ線リピー

ター (soft gamma-ray repeater;SGR)または異常 X

線パルサー (anomalous x-ray pulsar;AXP)として観

測される。SGRは軟ガンマ線や X線を大規模に放

出するバースト現象を起こすことが観測によって知

られている。このバースト現象によって放出される

エネルギーは最大で 1044−46ergとされており、この

規模はガンマ線バースト (∼ 1054erg)や超新星爆発

(∼ 1053erg)に次ぐ、宇宙でも非常に大きな規模の爆

発現象である。バースト現象の原因は、SGR自体に

伴う強い磁場であると考えられている。また、AXP

はそれだけで X線を放出するパルサーである。X線

を放出するパルサーは、通常を連星系をなしており、

伴星からの質量の降着により、X 線を放出するが、

AXPには伴星が観測されないという点で”異常”で

ある。マグネターは、普通の中性子星と同じように

磁気双極子放射によって自転のエネルギーが散逸さ

れると仮定し、周期 P と周期の変化率 Ṗ を使って双

極子磁場を見積もる。

　マグネターほどの磁場の強さでは、電子のサイク

ロトロンの運動エネルギーが、電子の静止質量エネ

ルギーを超える。電子のサイクロトロンの運動エネ

ルギーが電子の静止質量エネルギーと等しくなる磁

場の大きさを critical field (量子臨界磁場とも)とい

い、大きさはBc = 4.4×1013Gである。critical field

を超えるような磁場では強磁場中で特有な電子や光

子に関する素過程が起こると理論的に考えられてい

る。例えば、磁場により真空の屈折率が変化する真

空偏極や 1個の光子がよりエネルギーの低い 2個の

光子に分裂する光子分裂とよばれる物理過程が重要

になる。強い磁場中の素過程自体は 40年以上研究さ

れているが、現在に至ってもそれぞれの過程の新し

い表式が出るなど、強い磁場中の物理は古くて新し

い分野である。

　強い磁場の物理過程を扱うための研究方法は、理

論的に求めることしかされていない。というのも強

い定常的な磁場を実験装置では作ることができない

ためである。したがって、強い磁場における物理過

程を理論によって考察し、どのような観測結果を与

えるかを予言し、マグネターの観測によって確かめ

る、ということが強い磁場中の物理学を研究する方

法のひとつである。

　このように強い磁場中では、特有の物理過程が起

こると考えらていて、マグネター周辺では、その物
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理過程が起こると考えられるが、強い電場がある場

合でもやはり特有の物理過程が起こると考えられる。

それは例えば、対生成といって、真空から電子と陽電

子の対が生成する。これは不確定性関係∆t∆E ∼ ℏ
により、非常に短い時間のスケールで発生した仮想

の電子と陽電子の対が、強い電場によって反対方向に

引き離されることによって生じると考えられている。

電場における critical fieldは Ec = 1.6× 1019 V/cm

である。

　強い電磁場中では、このように特有の物理過程が

起こると考えられているので、マグネターが起こす

現象を研究するためには、強い磁場中の物理を研究

することは重要である。本研究では、マグネターが引

き起こすバースト現象を解明することを目標として

いる。マグネターのバースト現象がどのようにして

起こるかはいまだに解決されていない問題であるが、

解決すべき事柄は大まかに二つある。それは、バース

トのエネルギーをどのように生み出すか、というエ

ネルギーの生成過程と発生したエネルギーをどのよ

うにして輻射に変換するか、というエネルギーの変

換過程である。前者のエネルギー生成過程の例とし

ては磁力線のつなぎ替えが起こる磁気リコネクショ

ンや、マグネターの変形のエネルギーが放出される

星振はエネルギーの生成過程である。

　本研究では、後者のエネルギーの変換過程を扱う。

強い電磁場の量子電気力学を用いて、エネルギーの

変換過程を議論した先行研究に (Heyl and Hernquist

1998), (Heyl and Hernquist 2005)がある。この先行

研究では、エネルギーの変換過程によって生じた電

磁波が一様な強い磁場中を伝播し、その電磁波が衝

撃波生じること (図 1)を考える。その後、電磁波の

衝撃波のエネルギーが散逸することによって生成し

た電子と陽電子の火の玉からの輻射によってエネル

ギーの変換過程を説明しようとしたモデルである。

2 方法:Proper Time Method

通常量子電気力学を扱うときには、電磁場が弱い

として結合定数 eに関する摂動展開によって、問題に

取り組むことが一般的である。しかし、強い電磁場

が存在する場合の量子電気力学の場合は電磁場が強

図 1: 磁場中の電磁波が衝撃波を生じる模式図

いために摂動展開によって問題を取り扱うことがで

きない。そのため、電磁場を厳密に含める方法が必要

である。強い電磁場中の量子電気力学を扱うときに

使われる方法に Proper Time Method (J. Schwinger

1951) がある。Proper Time Methodは電磁場中の

フェルミオンのプロパゲータを求めるときに電磁場

に関する摂動展開を行わずに、厳密に電磁場を含め

て解くための方法である。フェルミオンとは例えば

電子のことであり、本研究では電子のみを考える。ま

た、プロパゲータとは散乱反応の素過程を考えると

きに現れる、素過程における電子の伝播を示す関数

のことである。

　電荷 e の電子のプロパゲータを Proper Time

Methodを用いて求める。電子が x′′から x′に伝播す

ることを表すプロパゲータ G(x′, x′′)が満たす式は、

[γµ(i∂µ−eAµ(x))−m1]G(x′, x′′) = δ(x′−x′′) (1)

である。G(x′, x′′)を演算子Gの行列要素と考えると、

(γΠ̂−m1)G = 1 (2)

ただし、Π̂µ = p̂µ − eAµ である。プロパゲータを解

くために、Gを形式的に分数で表したのちに積分表

示する。

G =
1

γΠ̂−m1

= (−γΠ̂−m1)

×i

∫ ∞

0

ds exp[−i(m21− (γΠ̂)2)s] (3)

このとき、sを Proper Timeといい、指数の部分を

量子力学における時間発展演算子とみなす。
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　 Proper Time Methodを使うとラグランジアンは

L(1) =
i

2

∫ ∞

0

ds
1

s
e−im2str < x(s)|x(0) > (4)

と表される。このとき表式の中の確率振幅は

< x(s)|x(0) >=< x(s)|e−i{−(γΠ̂(s))2}s|x(0) > (5)

と表される。これを解くためには Π̂(s)を x̂(s)と x̂(0)

で表す必要がある。x̂(s)と Π̂(s)はハミルトニアン

H = −(γΠ̂)2 によって proper time sが発展するの

で、x̂と Π̂は運動方程式

dx̂µ(s)

ds
= 2Π̂µ(s) (6)

dΠ̂µ(s)

ds
= 2eFµ

ν(s)Π̂
ν(s)

+ie
∂Fµ

ν(s)

∂xν
+

1

2
eσρσ(s)

∂Fρσ(s)

∂xµ
(7)

を満たす。σρσはガンマ行列の交換関係である。この

σ 行列は縮約をとる電磁場によって形が変わる。ま

た、σρσ(s)と引数の sが書かれているのは、Proper

Timeの時間発展によるもので

σρσ(s) = ei
e
2 sσFσρσe−i e

2 sσF (8)

と表される。その後、演算子 x̂と Π̂の時間発展を解

けば確率振幅 < x(s)|x(0) > を求めることができ、

ラグランジアンを求めることができる。このように

Proper Time Methodは場の量子論の問題を量子力

学の時間発展の問題に落とし込むことによって解く

方法である。

　演算子の運動方程式が解ければ有効作用を求める

ことができるが、(7)の右辺の中に Π̂以外にも sに

依存する F や x̂があるので任意の電磁場に対して解

けるわけではない。厳密に解けているのは、電磁場

が一様で時間変化しない場合か、平面波で表される

場合だけである。

　しかし、一定な磁場中に摂動の電磁波が存在する

場合に関しては解かれている (S. L. Adler 1971) 。

本研究では、強い平面電磁波中に摂動の電磁波が存

在する場合に関して解く。

3 平面電磁波のみ場合

平面波での Proper Time Methodを考える。ここ

での平面波というのは、電磁波の単色平面波のこと

で電場と磁場の振幅が等しいものを考える。電磁場

のテンソルは

Fµν = fµνF (ξ), ξ = nµx
µ (9)

で表されるとする。このとき、波数ベクトル nµはヌ

ルベクトル

nµn
µ = 0 (10)

である。この場合は運動方程式 (7)が、保存量

Cµ = fµ
νΠ̂

ν(s)− ef2nµA(ξ(s)) (11)

(12)

によって書き換えられることができ、

dΠ̂µ(s)

ds
=

d

dξ

[
2eA(ξ(s))Cµ + e2f2nµA2(ξ(s))

+
1

2
eσνλfνλn

µF (ξ(s))

]
(13)

となる。ただし、F =
dA

dξ
と表せる。これと運動方

程式 (6)によって、Π̂を x̂(0)と x̂(s)で表すことがで

きる。結果は、

< x(s)|x(0) >=
1

i(4π)2s2

× exp

[
− i

2
eσρλf

ρλ exp(−iωξ)s

]
(14)

となる。さらに Fµν = 0のとき L(1) = 0となるの

で、指数の部分が変化し、ラグランジアンの量子補

正は

L(1) =
i

32π2

×
∫ ∞

0

ds
1

s3
e−im2str

[
− ie

2
sσµνFµν

]
(15)

となる。

4 平面電磁波に摂動を加えた場合

先程と同様に演算子の運動方程式を考える。強い

電磁波 Fµ
ν = fµ

νF (ξ(s)) (ξ = nµx̂µ) と弱い電磁
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波Gµ
ν = gµνG(η(s)) (η = kµx̂µ) が存在する系を考

える。

dx̂µ(s)

ds
= 2Π̂µ(s) (16)

dΠ̂µ(s)

ds
= 2efµ

νF (ξ(s))Π̂ν(s)

+
1

2
eσνλF ′(ξ(s))fνλn

µ +Φµ(s) (17)

Φµ(s) = 2egµνG(η(s))Π̂ν(s) + iegµνk
νG′(η(s))

+
1

2
eσνλG′(η(s))gνλk

µ (18)

ただし、Φµ(s)は弱い電磁波による Proper Timeの

時間発展を表す項である。これを解くと先ほどの保

存量 Cµ は Proper Timeに依存して変化し

Cµ(s) = Cµ(0) +

∫ s

0

fµ
νΦ

ν(t)dt (19)

のようになる。これにより Π̂の表式が変化する。

　今、我々がほしいものは、Γ(1) を電磁場の作用の

量子補正、aを強い平面電磁波の場、bを摂動の電磁

波の場とすると、

δΓ(1)[A]

δA

∣∣∣∣
A=a+b

= ieTr(γµG(x, x))

=

∫
d3x < 0|jµ(x)|0 > (20)

のように表されるものである。最後の式は、今回求

めるものがカレントであることを表していて、実際

オイラー・ラグランジュ方程式を書き下してみると、

0 =
δΓ[A]

δA

∣∣∣∣
A=a+b

= □Aµ +
δΓ(1)[A]

δAµ

∣∣∣∣
A=a+b

(21)

のように表されるので、カレントであることがわか

る。

　プロパゲータGのProper Timeによる積分表示に

よってこのカレントの期待値を表すと、

< 0|jµ(x)|0 >

=
e

2

∫ ∞

0

dse−im2s

×tr [< x(s)|Πµ(s) + Πµ(0)|x(0) >

−iσµν < x(s)|Πν(s)−Πν(0)|x(0) >] (22)

である。この式の中の Π̂ を強い平面電磁波による

Proper Time時間発展を解き、さらに、摂動の電磁

波に関しても強い平面電磁波による Proper Time時

間発展を解くことが本研究において重要である。

　この方法で解く場合、Π̂(s)などのProper Timeで

それ以前の Proper Time(0 ≤ t ≤ sとなるような t)

による影響を無視できず、それに関する交換関係な

どが多数出てきて、摂動の平面電磁波の振動数が、考

えている系に対して無視できるような場合でしか求

められないことがわかった。これは強いレーザーと

振動数の低い可視光や電波などを衝突させることに

対応している。

5 将来の研究

現在の研究のカレントの期待値が求まれば、レー

ザー実験における結果の予想をすることができる。

今回の計算で求められるのは、レーザーによってで

きた強い平面電磁波の外場中を振動数の低い光が伝

播することによって、その光がどれほど真空偏極に

よって曲がるか、とか、外場との相互作用によってど

れほどの電子陽電子対が生成されるか、ということ

である。この問題自体は宇宙の問題ではなくて、む

しろ物理の問題であるが、これをマグネター周辺の

光がどのように伝播して、マグネターの像が歪むか、

という問題や、マグネターからの放射が強い磁場中

特有の物理過程で、どのように影響がでるか、とか、

その結果としての観測はどのようなものになるかを

研究したいと思っている。
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「すざく」衛星によるMAXI J1659-152の広帯域X線スペクトル解析

宮﨑 直人 (首都大学東京大学院 理工学研究科)

Abstract

ブラックホール (BH) 連星では伴星からの物質供給が起こり、降着物質が獲得した重力エネルギーが X線
として解放される。その放射は主に降着円盤からの熱的な成分と、BH周辺のコロナからのコンプトン放射
による連続成分から構成される。前者が優勢のときをソフト状態、後者が優勢のときをハード状態と呼ぶ。
MAXI J1659-152 は国際宇宙ステーションに設置された全天 X線監視装置 (MAXI) によって 2010年 9月
25日に発見された BH候補天体である。その後数日間の内に次々に追観測が行われた。「すざく」衛星でも
9月 29日から 10月 1日の間に３回観測が行われた。MAXIによる長期間の変動の観測により、発見当初こ
の天体はハード状態であり、「すざく」衛星での観測時はハード状態からややソフトな状態に向かいつつある
過渡期であると考えられる。我々はこの「すざく」衛星のデータの解析を行った。姿勢の補正、パイルアッ
プの処理、テレメトリ欠損と統計を考慮したデータ選別の最適化を行い、∼0.7 keV から ∼200 keV までの
エネルギースペクトル、ライトカーブ、パワースペクトルを得た。広帯域のエネルギースペクトルは、どの
観測においても概ねハード状態の典型的なモデル (円盤モデル+熱的コンプトン)で再現できた。また、3日
間のパワースペクトルから QPO周波数の変化と天体のハードネスの変化の関係を見つけることができた。

1 Introduction

銀河系内に存在する恒星質量 BHはこれまでに銀
河系内に 50個程度発見されている。BHそのものを
光で観測することはできないが、恒星や白色矮星等と
連星を成している Black hole X-ray binaries(BHXB)

では伴星から物質の供給がおこり、回転しながら薄
い円盤状になって落ち込んでいく。この降着円盤は
標準モデルでは光学的に厚く、幾何的に薄いとされ、
そこからの放射のスペクトルは温度に依存した黒体
放射で表される。一方 BHの内縁部周辺にはコロナ
と呼ばれる、∼100 keV程度の高温で密度の低い電子
雲が広がっており、降着円盤から出た光子はこのコ
ロナで散乱、加速されて数百 keV という硬X線領域
まで到達する。この逆コンプトン散乱によるスペク
トルはべき 1.4-2 程度の冪関数で表される。BHXB

ではアウトバーストと呼ばれる突発的な増光現象や
数日のうちにハードネスが大きく変化する現象がみ
られる。円盤からの放射が支配的な軟 X線優勢で明
るい状態をソフト状態、コロナからの放射が支配的
な硬 X線優勢で暗い状態をハード状態と呼ぶ。
MAXI J1659-152 は MAXI が発見した恒星質量

BHXBの候補天体である。2010年 9月 25日に発見

された後、RXTE、Swift、XMM−Newton、「すざ
く」で次々と追跡観測が行われた。観測は X線だけ
でなく、Swift/UV Optical Telescope (UVOT) や
ESO/Very Large Telescope (VLT)でUVや可視光で
の観測も行われた。MAXI J1659-152 の時間変動の
解析から以下のことが示唆されている。(E.Kuulkers

et.al. 2013) 軌道周期は発見されている BHXB 中
最短の ∼2.4 時間であり、これは連星が銀河面から
2.4±1.0 kpcと比較的離れた所に位置していることと
関係していると考えられている。ディップの様子か
ら降着円盤の傾斜角 (円盤の法線と視線のなす角) は
65-80◦ である。伴星は 0.15-0.25 M⊙、0.2-0.25 R⊙

の M5型矮星である。
本研究では MAXI J1659-152 の「すざく」衛星の

データについて主にエネルギースペクトルの解析を
行った。「すざく」での観測時、この天体はハードか
らソフトへと移行する中間である、Intermediate と
呼ばれる状態であった。
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2 Data Processing

2010年 9月 29日から 10月 1日の 3日間にわたっ
て「すざく」衛星で取得されたデータを解析した。「す
ざく」衛星搭載の検出器は XIS、HXD-PIN、HXD-

GSO の 3つでそれぞれのエネルギー帯域は 0.4-12

keV、10-70 keV、40-700 keV である。XISは 0.8-10

keV 、HXDは X線バックグラウンド (NXB) に対
して天体からの信号が 1 % 以上となる 200 keV 以
下を使用した。ただし、検出器や望遠鏡の応答が合
わない 1.7-1.9 keV、2.1-2.3 keV、42-50 keV は除い
た。また、XISでは半径 4分角の円から中心の 1-1.5

分角取り除いた領域を使用した。これは天体が明る
いため CCDが検出限界を超えてしまい正しく光子
をカウントできない、パイルアップと呼ばれる現象の
影響を軽減するためである。なお、XISの観測モー
ドは、1,2日目が 1/4 window normal mode、3日目
が 1/4 window burst mode である。そのため、3日
目の観測の統計が他 2日間に比べて良い。また、衛
星の姿勢のずれとみられる変動があったためこれを
ツールで補正した。解析には HEADAS version 6.15

を使用した。

3 Results

3.1 Power Spectrum

図 1は 3日間の 10-20 keV のパワースペクトル、
図 2は 3日間のスペクトルを適当なモデルでフィッ
トし、モデルとの比をとったものである。図 1から
1日目の準周期的振動 (QPO) のピーク周波数が他 2

日間と比べて小さいことがわかる。また、図 2を見
ると 1日目 (黒線) のスペクトルが 5-30 keV あたり
にかけて 10%程度卓越している。ハードネスとQPO

の周波数の関係はこれまでにも示唆されてきたが、そ
の物理的要因はまだ解明されていない。

3.2 Spectrum Analysis

3日間のデータのうち最も統計の良い 3日目のデー
タを中心にフィッティングを行った。スペクトルは
ハード状態の BHXBの代表的な 黒体放射 + 熱的コ
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図 1. 10-20 keV のパワースペクトル.左上が 1日目,右上
が 2日目,下が 3日目である.ピークの位置はそれぞ
れ 2.4,3.1,2.9 Hz である.

ンプトン のモデルでフィットを行った。このような
状態を再現する diskbb + cutoffpl、これに星間吸収
をかけた TBabs * (diskbb+cutoffpl) というモデル
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図 2. 3日間のスペクトルの比.黒線が 1日目,赤線が 2日
目,青線が 3日目.

を使用した。フィットの結果を図 3、パラメータを表
1に示す。

10ï4

10ï3

0.01

0.1

1

10

100

no
rm

al
iz

ed
 c

ou
nt

s s
ï1

 k
eV

ï1

1 10 100

0.9

1

1.1

1.2

ra
tio

Energy (keV)

図 3. 関数モデルによるフィットの結果.上段はデータ,下
段はモデルとの比である.

表 1. 図 3のフィットで得られたパラメータ.nH,Tin,Γは
それぞれ星間吸収,最内縁温度,及びべきである.

nH (1022) Tin (keV) Γ Cutoff (keV)

0.29+0.006
−0.005 0.51+0.007

−0.006 1.99+0.01
−0.01 67+3.7

−3.5

このような簡単なモデルでも 100 keV あたりまで
よくフィットできた。χ2/dofは 879.8/578であった。
続いて、より複雑なモデルを使ってフィットを行っ
た。ここでは円盤温度、コロナの電子温度と光学的

深さ、反射成分を考慮した compPS モデルを使用し
た。上記のモデルとの違いは、こちらは物理的描像
を取り入れているという点である。実際にフィット
に用いたモデルは compPS にもう一つ円盤 (直見え
円盤) を加えた、TBabs * (diskbb + compPS) で
ある。2つの円盤の温度は一致するようにし、傾斜
角は E.Kuulkers et.al. (2013) に従って 65-80◦ に固
定した。χ2/dof は 1%の systematic error を含めて
782/575であった。フィットの結果を図 4、パラメー
タを表 2に示す。
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図 4. 物理モデルによるフィットの結果.上段がデータ,下
段がモデルの残差である.

4 Discussion

それぞれのモデルの normからBHの内縁半径Rin

を求めることができる。normと Rin [km]の関係は、

norm =

(
Rin

D

)2

cosθ (1)

で与えられる。ここで D は天体までの距離 [単
位:10kpc]である。E.Kuulkers et.al. (2013) に従い、
D∼8.6 kpc とする。diskbb、compPS の normから
それぞれ Rin を求めると、132km、127km となる。
これは恒星質量 BH にしては大きすぎる値である。
パラメータをより精密に定めていく必要がある。
前節では 3日目の解析結果のみを述べたが、フィッ

トの結果、3日間で電子温度の継続的な減少がみられ
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表 2. 図 4のフィットで得られたパラメータ.左から,吸収,内縁温度,diskbbの norm,電子温度,光学的深さ,傾斜角,反
射成分の大きさ,compPSの normを表す.

nH (1022) Tin (keV) norm1 kTe (keV) τ cosInc(deg) rel-refl norm2

0.25+0.007
−0.007 0.47+0.009

−0.009 4745+539
−610 38.9+7.23

−6.33 1.5+0.18
−0.39 0.200 0.577 4352+875

−764

た。これは天体のハードネスの変化に関係している
と考えられる。

表 3. 3日間の電子温度の変化.

kTe (keV)

1日目 52.1+10.0
−8.9

2日目 48.5+6.2
−12.5

3日目 38.9+7.23
−6.33

5 Conclusion

「すざく」衛星の取得した MAXI J1659-152 の
データの解析を行い、ライトカーブ、パワースペク
トル、広帯域のX線スペクトルを得ることができた。
3日間のパワースペクトルの比較から、ハードネス
と QPO 周波数の関係を発見することができた。200

keV までのスペクトルは関数モデルと物理的モデル
の両方でよくフィットできたが、個々のパラメータ
についてはもう少し精査する必要がある。

Reference

E.Kuulkers et.al. 2013, arXiv:1204.5840
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ブラックホール連星の短時間でのX線スペクトル変動
水本 岬希 (宇宙科学研究所 / 東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

1971年に Cyg X-1 から 1秒以内の X線の光度変化が検出されて以来、ブラックホール連星は X線で短時
間変動を示す天体として特徴付けられてきた。また、エネルギー分解能の向上により複数のブラックホール
連星から青方遷移した吸収線が検出され、ブラックホール周辺から吸収体の放出（アウトフロー）が起こっ
ていることが明らかになった。しかし、装置的な制約ゆえに、吸収線を検出できる高エネルギー分解能で X

線スペクトルの短時間変動を追った例は乏しい。
すざく衛星搭載の X線 CCDカメラ XIS は、観測対象の明るさや時間変動に応じて観測モードを使い分けて
観測を行っている。そのうちのひとつである Parallel-sum clocking (P-sum) モードでは、 通常の観測モー
ドでは 8 秒ごとにイベント付けされるところ、7.8 ミリ秒刻みでイベントを得ることができる。P-sum モー
ドは通常モードとは異なる独自の較正が必要であったため、我々はまず P-sum モードの較正用観測データを
網羅的に解析し、打ち上げ以来のエネルギースケールと分解能を決定した。この較正結果を踏まえて P-sum

モードで取得されていたブラックホール連星 GRS 1915+105 のアーカイブデータを解析したところ、0.5–10

秒の時間スケールでは X線スペクトル全体が変動をしており、時間ビンが短いほど変動が激しいことが明ら
かになった。この結果は天体からの一次成分が 0.5 秒以下の変動をしていることを示している。一方で、X

線スペクトルは部分吸収により説明できるが、この部分吸収体は 0.5 秒より短い時間スケールで変動してい
る可能性がある。

1 Introduction

ブラックホール連星は、世界初のX線天文衛星「ウ
フル」によってCyg X-1 から 1秒以下のX線変動が
検出され、その後連星運動から質量に制限がつけられ
たことで、その存在が確実なものになった (e.g. Oda

et al. 1971; Bolton 1975) 。その後、X線観測装置の
エネルギー分解能の向上により吸収線の青方偏移が
検出されたことで、ブラックホール連星からアウトフ
ローが起こっていることが明らかになった (e.g. Ueda

et al. 1998, 2009)。だが、これらの検出器は時間分
解能が低く、ブラックホール連星に特徴的な 1秒以
下の X線変動を高いエネルギー分解能で観測するの
は装置の制約上非常に困難であった。
一方、活動銀河核 (Active galactic nucleus; AGN)

中心には 106−9M⊙ 程度の超巨大ブラックホール
(SMBH; super-massive black hole) があると考えら
れている。AGN の X線スペクトルおよび光度変化
を説明するモデルは複数あり、完全に決着がついて
いない問題であるが、SMBH 周囲での吸収体による
部分吸収でスペクトル変動を説明することが出来る

ことが示されている (Miyakawa et al. 2012)。ここ
で、AGN の変動の時間スケールをブラックホール質
量で規格化すると、ブラックホール連星における吸
収体の変動の時間スケールはミリ秒程度となる。ゆ
えに、吸収線を検出できるだけの高いエネルギー分
解能とミリ秒程度の変動を捉えられるだけの高い時
間分解能を両立した X線観測を行うことで、ブラッ
クホール連星の変動における吸収体の影響を調べる
ことが出来ると考えられる。
すざく衛星搭載の X 線 CCD カメラ X-ray Imag-

ing Spectrometer (XIS)は、通常モードでは 1フレー
ムの電荷情報の読み出しに 8 秒かかるため、それよ
り短い時間変動を捉えることが出来ない。しかし、
XIS の観測モードの一つである Parallel-sum clock-

ing (P-sum)モードでは、撮像領域において縦方向に
複数列のイベントを加算して読み出すことで、縦方
向の位置情報は失うかわりに、8/1024 = 7.8 ミリ秒
刻みでイベントの読み出しをすることが出来る。こ
の観測モードを用いることで、CCD カメラの高いエ
ネルギー分解能で秒スケール以下の短い時間変動を
捉えることが可能となる。一方で、P-sum モードは
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Spaced-row Charge Injection (SCI) 機能を用いるこ
とが出来ないため、宇宙線が CCD へダメージを与
えることによる電荷転送効率の低下を軽減すること
が出来ず、通常モードと比べて経年劣化が著しく速
い。そのため、P-sum モードは独自のゲインスケー
ルや分解能の調査が必要であった。しかし、セグメ
ント毎の経年劣化の様子が大きく異なるため較正線
源情報を利用することが出来ないなどの理由により、
P-sum モードの較正はあまり行われておらず、キャ
リブレーションデータベース (CALDB) はこれまで
予備的なデータしか公開されていなかった。ゆえに、
これまでに P-sum モードの時間分解能に着目したブ
ラックホール連星の解析はあったものの、スペクト
ルの議論はされてこなかった (Yamada et al. 2013)。
そこで我々は、これまで P-sum モードで観測され
た較正用データを網羅的に解析し、打ち上げ以来の
エネルギースケールと分解能を新たに決め直した。そ
の後、この較正結果を用いて、ブラックホール連星
GRS 1915+105 のスペクトル変動の解析を行った。
以下、これらの結果について報告する。

2 Instruments and Observa-

tions

解析を行うにあたり、まず P-sum モードのデータ
較正を行った。較正には、P-sumモードで較正用観測
が行われている超新星残骸 E0102–72および Perseus

銀河団のスペクトルデータを用い、観測データが複
数存在する XIS 0, 3 の Segment B, C のみを対象に
した。本較正の結果は、2014年 7月 1日付け以降の
CALDB に反映されている 1。
作成した CALDB ファイルを用いて、すざく衛星
で取得されたブラックホール連星 GRS 1915+105の
アーカイブデータの解析を行った。使用したデータ
(ID=402071010) は 2007 年 5 月に取得され、観測
時間は 124 キロ秒、露光時間は 66 キロ秒である。
XIS 0, 3は P-sumモード、XIS 1は通常モード (1/4

window + 0.1 sec burst)で観測された。P-sumモー
ドのリプロセスは “Recipe for reducing XIS data

1リリースノートは以下のページに公開されている。
http://www.astro.isas.ac.jp/suzaku/caldb/doc/xis/
caldb_update_20140624_README.pdf

taken with the P-sum/timing mode”2 に従って行
い、両 XIS とも較正が行われている Segment B, C

のデータのみを用いた。較正が不完全であるため、ス
ペクトルフィットの際は xspec 上 gain fit コマン
ドを用いて補正を行った。P-sum モード、通常モー
ドともにパイルアップの影響を防ぐために必要に応
じて領域をくり抜いた。また、天体からの信号が十
分強いためバックグラウンドの差し引きは行ってい
ない。リプロセスの後に P-sum モードでのライト
カーブを描いたところ、カウントが不自然に 0 に張
り付いている箇所があることが明らかになった。こ
れはテレメトリの飽和が原因であると考えられるた
め、GTI ファイルを作成し、カウントが不自然に 0

に張り付いている箇所を取り除いた。

3 Results

図 1 にライトカーブの一部を示す。P-sum モード
観測が短い時間変動を捉えていることが見て取れる。
図 2に、XIS 1で取得されたスペクトルを示す。単純
なべき関数と吸収でスペクトル全体をフィッティング
したところ、7 keV 付近に残差が生じていることが
分かる。以後、この構造に着目するため、4–10 keV

のスペクトルのみを用いて解析を行う。
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図 1: (a) 通常モード (XIS 1) と (b) P-sum モード
(XIS 0 + XIS 3) で取得された GRS 1915+105 のラ
イトカーブ。
時間変動に着目するため、difference variation

function (DVF) 法 (Inoue et al. 2011) を用いてス
ペクトルの変動を調べた。具体的には、ある時間ビ
ン ∆t を設定し、2n∆t ≤ t < (2n + 1)∆t のカウン

2http://www.astro.isas.ac.jp/suzaku/analysis/xis/
psum_recipe/Psum-recipe-20100724.pdf
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図 2: GRS 1915+105の時間平均スペクトル (XIS 1)。
モデルフィットは xspec上で phabs * powerlawを
用いて、スペクトルの構造が見受けられる 5–8 keV

は外してフィッティングを行った。

ト数と (2n + 1)∆t ≤ t < (2n + 2)∆t のカウント数
を比較し、明るいフェーズと暗いフェーズを決定し
た (図 3)。次に、明るいフェーズを足し上げたスペ
クトルと暗いフェーズを足し上げたスペクトルを作
成した。図 4 に、∆t = 1.02 秒とした時のスペクト
ルの比較、図 5, 6 に複数の∆tにおける明るいスペ
クトルと暗いスペクトルの比を示した。
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図 3: ∆t = 1.02 秒で DVF 法を用いた際のライト
カーブの一部。黒が明るいフェーズ、赤が暗いフェー
ズを示している。

4 Discussion

4.1 スペクトルフィット
図 2 で示した通り、時間平均スペクトルにおいて

7 keV 付近にべき関数からの残差がある。このよう
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図 4: ∆t = 1.02 秒で DVF 法を用いた際のスペクト
ルの比較。黒が明るいフェーズ、赤が暗いフェーズ
を示している。モデルフィットは xspec 上で phabs

* powerlaw *const を用いて行った。phabs は図 1

の値に固定した。
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図 5: ∆t = 0.51, 1.02, 1.93, 3.96, 8.02 秒で DVF法
を用いた際の、明るいスペクトルと暗いスペクトル
の比。

な「広がった鉄輝線のように見える構造」はブラッ
クホール連星や AGN のいくつかに見えるものであ
るが (e.g. Blum et al. (2009))、部分吸収による鉄の
吸収エッジによって作られているというモデルでス
ペクトルを説明可能であることを示した (図 7)。
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図 6: 光度変化の ∆t 依存性。横軸に ∆t、縦軸に暗
いスペクトルに対する明るいスペクトルの比を示し
ている。縦軸のエラーバーは 90% 信頼区間。
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図 7: 部分吸収を入れた時のスペクトルフィット。柱
密度 NH = 1.2× 1024 cm−2 の低電離吸収体が X線
源の 30 % を覆い隠している。

4.2 時間変動
DVF 法を用いたスペクトル変動解析から、0.5–10

秒の時間スケールでは時間ビンが短くなればなるほど
明るいスペクトルと暗いスペクトルの比が大きくなっ
ていることが明らかになった (図 6)。これは、0.5–10
秒の間では短い時間スケールでの変動が激しいこと
を示している。一方で、スペクトル変動の要因が吸
収体によるものであるとすると変動の振る舞いにエ
ネルギー依存性が生じるはずであるが、変動のエネ
ルギー依存性は小さく、鉄のエッジ構造は表れてい
ない (図 5)。このことから、0.5–10 秒の間での時間
変動は一次放射成分の変動、即ち X線放射領域の固
有の変動であると解釈することが出来る。
以上の議論により、鉄のエッジ構造を形成してい

るものは、変動をしていない、あるいは 0.5 秒以下
もしくは 10 秒以上で変動をしているものであるこ
とが明らかになった。GRS1915+105 のスペクトル
変動がセイファート銀河 MCG-6-30-15 のように吸
収体の変動によるものだとするならば (Miyakawa et

al. 2012)、ブラックホール質量で規格化すると変動
の時間スケールは 10 ミリ秒程度となり、今回調べ
た 0.5 秒より短い。今後の課題として、今回の解析
よりもさらに短い時間スケールでの変動を調べてい
くことを考えている。

5 Conclusion

すざく衛星 XIS 検出器の P-sum モードの打ち上
げ以来のエネルギースケールと分解能を決定した。
その較正結果を踏まえて、ブラックホール連星 GRS

1915+105 の P-sum モードでのアーカイブデータを
解析した結果、以下の結論を得た。

1. スペクトルの形状は部分吸収による鉄エッジに
よって説明できる。

2. 0.5–10 秒の時間スケールでは、時間幅が短くな
るほど変動が大きくなる。

3. 0.5–10 秒の間の変動は天体からの一次成分の変
動であると考えられる。

4. 吸収体の変動の時間スケールは 0.5 秒より短い
と予想される。
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ブラックホール候補天体における熱伝導を考慮した明るいハードステート

円盤のモデル

谷田部 紘希 (千葉大大学大学　理学研究科)

Abstract

　ブラックホール候補天体には、高温かつ光度が低く光学的に薄いハードステート、低温かつ光度が高く光

学的に厚いソフトステートという二つの状態が存在することが知られている。さらに、X 線観測から、ソフ

トステートとハードステートの間で相互に状態遷移が起きていることも知られており、明るいハードステー

トと呼ばれる、光度の高いハードステートが存在することが観測されている。この明るいハードステートの

光度はエディントン光度の 10%程度であることも観測から知られている。熱平衡な定常解としてのこの明る

いハードステートの存在を、理論モデルにより説明する、ということがモチベーションとなり本研究を行っ

た。Abramowicz et al.(1995) による降着円盤の定常モデルでは、明るいハードステートに対応する熱平衡

解が得られていなかった。これは、この領域では輻射冷却が粘性加熱を凌駕するためである。しかし、この定

常解は、エネルギー方程式において熱伝導項を考慮せずに導かれたものである。高温の円盤コロナからの熱

伝導が輻射冷却とつり合えば定常解が存在し得る。熱伝導を考慮した鉛直方向 1 次元定常解を求めた結果、

ハードステートからソフトステートへ伸びる、新たな熱平衡解の存在を確認することができた。この新たな

熱平衡解の光度がエディントン光度の 10%程度まで大きくなる可能性を示し、明るいハードステートを説明

することができることを報告する。

1 Introduction

ブラックホールの周りにできる降着円盤には、ソフ

トステートとハードステートという二つの状態が存

在することが一般的に知られている。ソフトステー

トは、光学的に厚く、幾何学的に薄い、光度の高い状

態であるのに対して、ハードステートは、光学的に

薄く、幾何学的に厚い、光度の低い状態であること

も知られている。さらに、ブラックホールの周りの

降着円盤の X線観測から、この二つの状態の間で相

互に状態遷移を行っていることが知られている。そ

して、光度がエディントン光度の 10%程度であるソ

フトステート (明るいハードステート)が存在するこ

とも知られている。

Abramowicz et al.(1995)による降着円盤の定常的

な理論モデルでは、ソフトステートとハードステー

トの二つの解が存在することが示されている。しか

し、この理論モデルでは熱伝導による効果を無視し

ている。本研究では、光学的に薄く幾何学的に厚い、

ハードステートに対してこの熱伝導を考慮すること

により、明るいハードステートに相当する解の存在

を示唆する結果を得ることができた。

2 Models

2.1 Assumption

円筒座標系 (r,ϕ,z)で定常軸対称を仮定する。動径

方向は r = 10rs(rsはシュバルツシルト半径)で固定

し、鉛直方向の変化についてのみ考える。降着円盤

は、光学的に薄く幾何学的に厚い、ハードステート

を考える。輻射過程については、ハードステート円

盤で優勢な制動放射のみを考える。さらに、α粘性

を仮定し、粘性応力テンソルの rϕ成分がトータル圧

力 pに比例すると仮定する。動径方向では、重力と

遠心力が釣り合っていると仮定し、方位角方向につ

いてガスがケプラー回転していると仮定する。さら

に、Abramowicz et al.(1995)では考慮されていない

熱伝導を本研究では考慮するが、鉛直方向の熱伝導

のみを考慮する。
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2.2 Basic Equations

質量保存方程式は

Ṁ = −2πrvrΣ (1)

となり、r,ϕ,zの各成分の運動方程式は、ϕ方向の運

動についてケプラー回転を仮定すると

vK =

√
GM

r
(2)

vr = − αp

ρvK
(3)

∂p

∂z
= −ρΩK

2z (4)

となる。ここで、α粘性を仮定し、

trϕ = −αp (5)

とした。trϕ は粘性応力テンソルの rϕ 成分である。

エネルギー保存の方程式は、

ρT
DS

St
= Qvis −Qrad −Qcond (6)

で、Qvis は粘性による加熱、Qrad は輻射による冷

却、Qcondは熱伝導による加熱である。左辺の項は、

移流による冷却であり Qadv と表すと、

Qadv +Qrad +Qcond −Qvis (7)

となる。各項はそれぞれ、

Qadv = −ξ
p

r
vr (8)

Qvis =
3

2
αpΩK (9)

Qrad = κffρ
2T 1/2 (10)

Qcond = −∂F

∂z
(11)

と表すことができる。ξは、r方向の微分を近似的に

扱うために生じる 1のオーダーのファクターである。

今、光学的に薄い降着円盤を考えているので、輻射

過程の中で光学的に薄い円盤において優勢な制動放

射のみを扱い、上のようにQradと書いた。Qcondで

現れる F は熱伝導フラックスで、

F = −κ0T
5/2 dT

dz
(12)

として計算される。κ0は 7.0×10−7、κffは 6.2×1020

である。状態方程式は、理想気体を仮定し

p =
R

µ
ρT (13)

とする。µは平均分子量で1/2、Rはガス定数で8.31×
107 である。

2.3 Initial Condition

前の節の基礎方程式を整理すると、

dF

dz
= 3αΩKRρT − ξ

4αR2ρT 2

vKr

− κffρ
2T 1/2 (14)

dT

dz
= − F

κ0T 5/2
(15)

dρ

dz
= −ρΩ2z

2RT
+

ρF

κ0T 7/2
(16)

となる。z = 0での F と T と ρの値を決定する。対

称性から、z = 0で F = 0とする。

T と ρの二つの初期値をパラメータとして、様々

な場合について 4次のルンゲクッタ法で積分し計算

する。温度は、ハードステートからハードステート

(T > 109)とソフトステート (T ∼ 107)の間の状態

についてを調べたいので、108 ∼ 1011で変化させる。

密度についても同様に考えると、調べたい状態の密

度が 10−2 ∼ 10−6 に相当するので、この範囲内で変

化させる。

3 Results

このモデルの数値計算において、ブラックホール

の質量は 10M⊙ で固定し、エディントン降着率は

ṀEdd = 1.4 × 1019gs−1 である。粘性パラメータの

αは 0.1で固定する。

温度と密度の初期値をパラメータとして様々な場

合を計算したが、その様々な場合の一例として、T =

1.0× 108, ρ = 1.0× 10−4を初期値としたときの密度

と温度の変化を図 1と図 2に示す。この密度と温度

での、Qadv, Qvis, Qrad, Qcondそれぞれの鉛直方向に

ついての変化の図を示す。
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図 1: 鉛直方向の密度の変化 (縦軸:log ρ/10−7、横

軸:log z/z0)

図 2: 鉛直方向の温度の変化 (縦軸:log T/107、横

軸:log z/z0)

密度と温度をパラメータとして計算したすべての

場合について、

Ṁ = −2πrvrΣ (17)

Σ =

∫
ρdz (18)

より、質量降着率と表面密度を計算し、Σ− Ṁ 平面

にプロットする。これをプロットした図を示す。

4 Discussion

図 1、図 2、の図から、高密度領域において

P ∼ const. (19)

Qcond ∼ Qrad (20)

図 3: 鉛直方向についての加熱と冷却の変化 (縦

軸:logQ、横軸:logz/zo)：赤:Qcond,橙:Qrad,青:Qvis,

緑:Qadv

図 4: Σ− Ṁ(縦軸:log Ṁ/ṀEdd、横軸:log Σ)：直線

の色は密度の違い、各点はその密度での温度の違い

である。

となっていることがわかる。この二つの条件から数

式を変形すると、

log
Ṁ

ṀEdd

=
5

3
logΣ− 4.36 (21)

というΣと Ṁ の間の関係式を得ることができる。こ

の理論線を含めた Σ− Ṁ の図を示す。

計算結果と理論線が一致していることから、この

部分に明るいハードステートが存在していることを

示唆している。様々なパラメータで計算したが、こ

の中にエディントン光度の 10%の光度に相当する部

分が存在すれば、明るいハードステートの存在をこ
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図 5: Σ− Ṁ(縦軸:log Ṁ/ṀEdd、横軸:log Σ)：直線

の左側の図は Abramowicz et al.(1995) でも示され

ているハードステートである。点線は理論線を示し

ている。

のモデルから示すことができたことになる。光度は

Frad =

∫
κffρ

2T 1/2 (22)

L =

∫
2πrFraddr (23)

として、計算することができる。光度を計算した

結果、エディントン光度の 10%程度になる部分は、

(log Σ, log Ṁ
ṀEdd

) = (3.31, 0.94)の部分で、初期値は

ρ0 = 5.0× 10−3.5, T0 = 5.0× 109.5の場合であった。

5 Conclusion

以上の結果から、このモデルから観測では発見さ

れていたが、Abramowicz et al. (1995)では示され

ていなかった、明るいハードステートの存在を示す

ことができる。しかし、このモデルでは時間発展を

追っていないので安定か不安定かの議論は、現段階

ではできない。さらに鉛直方向一次元での計算なの

で、動径方向も含めた二次元の時間発展を考慮した

シミュレーションを行う必要がある。

Reference

Abramowicz et al. 1995. ApJ
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超臨界降着の数値シミュレーション
小川　拓未 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室M1)

Abstract

ブラックホールの降着円盤については様々なモデルで数々の数値シミュレーションがなされてきた。中でも
最近注目されているのが超臨界降着流である。ブラックホールへの超臨界降着は ULXなどエディントン光
度よりも明るく輝く天体現象などのモデルの一つである。また大質量ブラックホールの形成モデルとしても
注目されており、シミュレーションの重要性は更に上がってきている。
　また、超臨界ブラックホールからの噴出流の特性は逆コンプトン散乱など様々な過程により観測量として
我々の目に届くため、観測へのアプローチも期待されている。
　そこで今回は国立天文台の大須賀氏のシミュレーションで確認された超臨界降着流の特異な性質、特に最
近見つかった clumpy outflowについて Takeuchi et al (2013)のレビューとして述べる。

1 Introduction

　ブラックホールへの降着流は宇宙の多くの高エ
ネルギー現象のモデルとなっている。宇宙の高エネ
ルギー現象の解明にはブラックホールまわりのガス
の運動の性質の解明が必須事項であると言える。
　ブラックホール降着流の中でも近年注目されつ
つあるのは、エディントン降着量を超えた降着量を
持つ超臨界降着流である。これは超大光度 X 線源
(Ultra-Luminous X-ray source,ULX)やマイクロク
ェーサー、潮汐破壊による突発的増光現象 (Tidal Dis-

ruption Event,TDE)など、エディントン光度よい明
るく光っている天体現象を説明する有力なモデルと
して注目されている。また、超臨界降着流は超巨大
ブラックホール形成において重要な役割を担うと考
えられている。特に恒星質量ブラックホールから超
巨大ブラックホールへの成長シナリオに置いては避
けられないという指摘もある。
　超臨界降着流および噴出流は本質的に 3次元で非
定常なプロセスであり、輻射と物質が複雑び相互作
用をするため、そのダイナミクスの解明には数値シ
ミュレーションによる研究が不可欠であり、日本の
グループ (大須賀氏ら)を中心にそのような研究がさ
れ始めている。
　超臨界降着においては光度がエディントン光度に
匹敵するほどまでに輻射が強くなるので大量のガス
が輻射によって噴出流として吹き飛ばされる。円盤

から出た低エネルギーの光子が噴出流のガスとの逆
コンプトン散乱により叩き上げられスペクトルを硬
くするという報告もあり、噴出流の性質それ自体が
非常に重要な役割を担っている。
今回レビューする論文 Takeuchi et al (2013)では超
臨界ブラックホールの特に遠方の噴出流をターゲッ
トにして広範囲高解像度の輻射流体シミュレーショ
ンが行われた。それにより噴出流の新たなタイプの
構造が見えてきた。

2 Numerical Model

　今回行われた数値シミュレーションは彼らの以
前の研究 (Ohsuga et al (2009);Ohsuga & Mineshige

(2011))と同様,2次元の輻射磁気流体シミュレーショ
ンである。
　 Ohsuga et al (2009) や Ohsuga & Mineshige

(2011)とほぼ同じモデルでの計算であるが、唯一に
して最大の違いはシミュレーション領域の広さであ
る。以前の研究 (Ohsuga et al (2009);Ohsuga & Mi-

neshige (2011)) では 2rS ≤ R ≤ 105rS,0 ≤ z ≤
103rS であったが、今回は 2rS ≤ R ≤ 514rS,2rS ≤
z ≤ 514rSの広域のシミュレーションである。グリッ
ドの幅はそれぞれ、∆R = ∆z = 0.4rS となってい
る。これにより噴出流の構造を見ることが今回の狙
いである。
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3 Results

図 1: t = 9sでのスナップショット。上段は logρの
マップ、下段は log(Tgas/Trad)のマップ。

3.1 Overview

図 1は時刻 t=9sの時のスナップショットである。
左上が密度 ρのマップ、左下が Tgas/Tradのマップ、
右側がそれぞれの拡大図である。緑の線は外向きの
輻射の力が内向きの重力と釣り合う境界でその外側
では外向きの輻射の力が卓越している。黄色のベク
トルはその点での脱出速度を超えた点の速度場であ
る
図 1を見ると、今までの超臨界降着流のシミュレー
ションで見えたような幾何学的・光学的に厚い円盤
や輻射で加速され螺旋状の磁場によるローレンツ力
で収束されたジェット、非常に広い角度への噴出流な
どが見えている。それに加えて、z ∼ 250rSより上空
の噴出流につぶつぶ (clump)状の構造 (今後 clumpy

outflow)が今回新たに見つかった。
今後は特にこの clumpy outflowについて見ていく。

3.2 Characteristics of Clumpy Out-

flow

シミュレーションデータを解析することによって
clumpy outflowについて次のような性質が見つかっ
た。

1. 重力 <輻射となるところ (z ∼ 250rS より上空)

で clump構造が現れている。

2. 一つの clumpの典型的な大きさは 10rS程度。こ
れはちょうど光学的厚さ τ ∼ 1となる大きさ

3. clump付近では輻射力と密度の逆相関が見られ
た。

4. 速度は光速の１割程度 (cf. jetは光速の半分程度)

5. 速度方向にのびた細長い形をしている

6. clumpの中では物質と輻射は良くカップリング
している。(Trad ∼ Tgas)

7. clumpの密度は ρcl ∼ 10−6 g cm−3,周囲の薄い
ガスの密度は ρamb ∼ 10−8 g cm−3

特に特徴 1∼3から、clumpの形成には輻射が非常に
密接に関わっていると予想できる。

4 Discussion

4.1 Mechanism of Creating Clumpy

Outfolw

　前節で見たように clumpy outflowには幾つかの
特徴があり、特に特徴 1∼3が形成過程に密接に関わっ
ていると予想できる。
　まず、特徴 1については Rayleigh-Taylor 不安定
性のようなものが効いていると予想される。通常、
Rayleigh-Taylor不安定性と言えば重力場中の密度逆
転層の間で起こるものであるが、今回は重力に打ち
勝った輻射の力が Rayleigh-Taylor 不安定性を駆動
させると考えられる。実際、Takeuchi et al (2014)で
行われた超臨界降着流における輻射流体不安定性の
シミュレーションでも Rayleigh-Taylor 不安定性が
確認された。
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　次に、特徴 2については Shaviv (2001)やTakeuchi

et al (2014)で報告されている輻射流体不安定性であ
ると予想される。単位体積当たりの輻射力 fradにつ
いて、大雑把に frad ∝ τ−1が成り立っており、これ
により先ほどの Rayleigh-Taylor 不安定性で生じた
密度のムラが更に成長するというメカニズムの不安
定性である。これは簡単に言うと、密度が高いとこ
ろを避けるように輻射が流れ、それにより密度の薄
いところが押し広げられて密度ムラが成長すると言
い換えることができる。この不安定性で成長しやす
いモードはだいたい τ ∼ 1となる大きさと一致して
おり、特徴 2を良く説明できる。
　最後に、特徴 3については Shaviv (2001)の輻射
流体不安定性解析で報告された輻射エネルギーとガ
ス密度の逆相関は見られず、代わりに単位質量当た
りの輻射力とガス密度の逆相関が見られた。これは
今後明らかにしていく必要がある案件である。
　補足事項として、上の議論から clumpの形成は純
粋に輻射流体的な現象からきているため磁場は無関
係である。実際、7sにおいて磁場を 0にしてもその
後 clumpy outflowが見えることが確認された。

4.2 Comparison with the Observa-

tional Fact

　ブラックホール天体からの噴出流の X線観測は
いくつも報告されているが、中でも今回注目すべき
は ULXや AGNの噴出流において clump状の構造
が観測から予想されているということである。これ
は clumpの構造形成がブラックホール質量に依らな
いという観測的証拠である。
　そこで実際にM = 108M⊙でも同様のシミュレー
ションをしてみるとM = 10M⊙と同様に clumpの
形成を確認できた。大きさも 10rS(τ ∼ 1)であり、や
はり clumpの形成はブラックホール質量に依らない
ことが確認できた。
　Middleton et al (2011)で行われた NGC5408X-1

という ULXの観測では超臨界降着が起こっている
とされ、更に clump状の構造を示唆する数十秒のス
ペクトルの時間変化が確認された。また、Tombesi

et al (2010) ではエディントン光度に近い光度を持
つ数例の AGNから Fe K線の青方偏移が検出され、

Ultra-Fast Outflow(UFO)と呼ばれる 0.04c ∼ 0.15c

の速度を持つ噴出流の存在が予言された。観測によ
ると UFOのスペクトルの典型的な時間変化は 1日
ほどで clump状の構造を持っていると予言されてい
る (Tombesi et al (2012))。
　今回のシミュレーションで確認された clumpは光
学的に厚いので観測者の視線を横切る時に光の吸収
が起こると予想される。そこで観測との比較のため
に次の３つの量を計算した。
clumpをブラックホールを中心とする球面に投影し
たときにどれだけ clumpが球面を覆い尽くしている
かを表す spatial covering factor C ,

C = 2

∫ ∞

rph

∫ θ2

θ1

∫ 2π

0

ncl

(
πℓ2cl
16πr2

)
r2 sin θdrdθdϕ

(1)

どれだけ電離されているかを表す photoionization

factor ξ

ξ =
LX

nclr2
(2)

clumpがどれだけの頻度で観測者の視線方向を覆い
隠すかを表す variability time scale tcl

tcl =
ℓcl
vφ

(3)

ただし、nclは clumpの数密度,ℓclは clumpの直径,rph

は photosphereの r座標,LXは X線バンドでの光度
である。これらを計算した値を用いて観測と比較し
た。
　ULXを恒星質量ブラックホールとした時、ULXの
数十秒の長い時間変化を説明することはできなかっ
た。もしもこのメカニズムで時間変化をしているの
だとしたら ULXは超大質量ブラックホールでない
とならない。
　また一方で、X線観測で確認された AGNの UFO

の特徴とは良い一致を示した。しかし、今回のシミュ
レーションは gray近似を用いたものであり、より詳
しい比較のためにはスペクトルの効果を入れたシミュ
レーションが不可欠であり、今後の課題となるだろう。

4.3 The Origin of Broad-Line Cloud?

　AGNには標準的に広輝線領域 (Broad-Line Re-

gion;BLD) と呼ばれる領域があるとされている。
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BLD は中心のブラックホールと周りの分子雲トー
ラスとの間にあるとされる高い速度分散を持つ領域
であり、ブラックホール周りを回転している clump

状のガスを見ているものと予想されている。
　観測と比較するために、clumpが領域を体積にし
てどれくらい占有しているかを表す volume filling

factor F ,

F =
Ncl

(
πℓ3cl/6

)
4πr3BLR/3

=
Nclℓ

3
cl

8r3BLR

(4)

を計算した。ただし、Ncl は clumpの個数,rBLR は
BLRの大きさである。
　このF の値は BLRの観測から求めたF(Peterson

(1997))と良い一致を見た。このFの評価では clump

が BLRの存在する遠方の (rBLR = 105rS ∼ 1pc)領
域まで保たれると仮定しているが、これは熱伝導な
どのタイムスケールを考えると十分あり得る仮定と
言える。しかし、clumpの安定性について議論する
にはより広い領域のシミュレーションをする必要が
あるだろう。

5 Conclusion

　超臨界降着ブラックホールの噴出流の構造を見
るために広域の 2次元輻射磁気流体シミュレーショ
ンを行った。そして噴出流に関して次の新たな発見
が得られた。

• clumpy outflow を発見した。clump は z ∼
250rSより上空で見られ、大きさは 10rS(τ ∼ 1)

程度である。単位質量当たりの輻射力と密度は
逆相関している。

• clumpの形成メカニズムは輻射を重力に見立て
た Rayleigh-Taylor不安定性が密度ムラを作り、
それに加えてある種の輻射流体不安定性によっ
て τ ∼ 1くらいの大きさの clumpに成長すると
いうものであると思われる。磁場は clump形成
には効いていないようである。

• spatial covering factorの見積もりから clumpy

outflowが中心からの光を周期的に隠す効果は十
分に期待できる。また、超大質量ブラックホー

ルからの clumpy outflowを仮定すると ξ と tcl

の値は観測と良く一致する。

• clumpがパーセクスケールで保たれているとす
れば、volume filling factorは BLRの観測と良
い一致をし、加えて clumpy outflow自体の性質
も BLRと良い一致をしている。

　今回のシミュレーションではかなり効くと思われ
るコンプトン散乱の効果が考慮されていなかった。
より詳しい解析には熱的コンプトン散乱の効果を入
れた特殊相対論的輻射磁気流体シミュレーションが
必要である。コンプトン散乱を入れると輻射がより
強くなるので超臨界降着でなくても clumpy outflow

のような輻射優勢円盤特有の現象が見られるかもし
れない。これからぜひとも携わりたい課題の一つで
ある。
　また、今回はスペクトルを考慮しない輻射シミュ
レーションであったが、それを考慮することによっ
てどのような構造が見えてくるのかも興味深い。
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全天X線監視装置MAXIが観測した

X線バーストの探査

大槻 　光 (青山学院大学大学院 理工学研究科)

Abstract

Monitor of All-sky X-ray Image (MAXI)は 2009年 8月に国際宇宙ステーション日本実験棟きぼうの船外

実験プラットフォームに搭載された全天 X線監視装置である。MAXIに搭載されている X線検出器、Gas

Slit Camera (GSC)は 2-30keVの X 線領域に感度を持っており、約 90分毎にほぼ全天を走査することがで

きる。長年人類が憧れてきた静かに見える宇宙も、X線で見ると活発に活動をしている。例えば、中性子星

やブラックホールに代表される高密度天体がその活動の起源の一部である。このうち、中性子星と恒星の連

星系が起こす活動の一種に X線バーストという突発的な爆発現象がある。この連星系において、恒星の一部

が降着ガスとなって中性子星表面に落下し堆積する。強い重力によって閉じ込められたプラズマは、臨界状

態に到達し、熱核融合反応を起こす。この熱核融合反応の暴走をきっかけに表面層は一気に加熱され、黒体

放射で X線を放射して、X線バーストの起源となる。一般に人工衛星に搭載された X線望遠鏡による観測

では、ある一つの天体に対して感度の良い観測を長い時間行なうことができるが、視野が狭いため、観測対

象でない天体の活動性を監視することはできない。これに対し MAXIは 1日に約 16 回の全天観測を毎日行

なっているため、いつ起こるか分からない X線バーストのような突発的に明るさが変動する現象を検出する

ことに関しても有用な一面を持つ観測装置である。本研究は MAXI/GSCが観測した約 4年分のデータの中

から、X線バーストを起こす天体のバーストごとの情報をまとめ、カタログにすることを目標にしている。

そこでカタログ作成に向けて、H1636-536という低質量 X線連星をサンプルに MAXI/GSCの観測データ

から X線バーストの情報を抜き出す手法を確立した。その結果得られた 39個のバーストについて、バース

トの発生時刻、継続時間、光子フルエンス、ピーク時の光子数を求めた。

1 Introduction

　中性子星や白色矮星、ブラックホールなどの高

密度天体は、単体で明るく輝くメカニズムは持って

いない。これらの天体は、核融合反応のようなエネ

ルギー源になるものを持っていないため、形成され

てからはただ冷えていくのみなのである。高密度天

体を観測することができる場合として、これらが連

星系を成す場合がある。高密度天体と比較的低質量

な恒星の連星系として低質量 X線連星系がある。X
線バーストの起源はこの低質量 X線連星系であるこ
とが知られている。この連星系において、恒星の一

部はガスになり中性子星の周囲に降着円盤を形成す

る。降着ガスは重力エネルギーの一部を熱エネルギー

として開放しながら中性子星表面へと落下していく。

この熱による黒体放射が円盤から放出される。中性

子星表面にガスが到達するころには、初めに持って

いた半分のエネルギーを放出している。こうして中

性子星表面に堆積した恒星からのガスは、非常に強

い重力と次々に堆積していく物質によって圧縮され

る。圧縮が進むと密度は上昇し、ある臨界点に達し

た瞬間、熱核融合反応が暴走する。熱核融合反応に

よって加熱された表面層は、黒体放射によって一気

に X線を放出し、これが X線バーストとして観測さ
れる。典型的な X線バーストは、継続時間が約 1秒
から数 10秒であり、エネルギー帯域は数 keVから数
10keVで観測される。放射起源となる黒体温度は約
2keVで、中性子星表面付近の爆発なので黒体半径は
約 10kmのものが多い。
本研究の最終目標は、MAXIが観測した X線バース
トのカタログを作成することである。X線での全天
走査観測を行うMAXIは、比較的多くの X線バー
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ストなどの突発現象を検出することに成功している。

しかし、現段階では、MAXIが観測した X線バース
トの総括的な研究は存在しない。MAXIの X線バー
ストカタログを作ることは、観測装置としての功績

の一部を明かにするだけでなく、X線バーストおよ
び中性子星のさらなる理解にも役立つかもしれない。

例えば、X線バーストで輝く黒体は中性子星表面の
堆積物からの放射であると考えられている。そのた

めこの黒体の大きさを調べることは、中性子星の大

きさを知る一つの指標になる。また、この黒体の温

度や半径の分布は、理論的にもいくつかの予想があ

る。観測例を増やすことでこの理論に制限をつける

ことも期待される。

X線バーストやガンマ線バーストに代表される継続時
間の短い突発天体現象を発見して即座に世界中の研

究者に速報することについて、MAXIは大成功して
いるとはまだ言えない。MAXIが観測しているX線
バーストを良い精度で効率よく検出する方法を確立

することができれば、MAXIの突発天体発見アラー
トシステムの向上にもつながるのではないかと考え

ている。そのため、MAXIのデータから X線バース
トのデータを効率よく抜き出すことを目指した。

2 Monitor of All-sky X-ray

Image

　MAXIは、2009年 7月 16日にスペースシャト
ル 　エンデバー号により打ち上げられ、同年 7月 24
日に若田宇宙飛行士が操作するロボットアームによ

り、国際宇宙ステーション日本実験棟「きぼう」の

船外実験プラットフォームに取り付けられた。開発・

協力機関としては、宇宙航空研究開発機構 (JAXA)、
理化学研究所、京都大学、東京工業大学、大阪大学、

宮崎大学、日本大学、中央大学、青山学院大学が参

加している。MAXIは、これまでのどの X 線領域
での ASM(All-Sky Monitor: 全天監視装置)をも上
回る最高の 1mCrabという感度での全天観測を実現
した。X線検出器としては、ガス比例計数管カメラ
(Gas Slit Camera)と X線 CCDカメラ (Solid-State
Slit Camera)が搭載されている。本研究は Gas Slit
Camera(以下GSC)のデータを用いて解析を行った。

GSCの最大有効面積は 5340cm2であり、観測可能な

エネルギー範囲は 2-30keVになる。また、典型的な
天体の位置分解能は、0.1度となっている。この能力
を活かした全天の X線強度マップ (全天マップ)を描
くことが可能となっており、X線領域で輝く約 200
個の天体を常時監視することができる。また、MAXI
は ISSに搭載されているため、ある一つの天体に対
して停止しての定点観測はできない。点源に等しい

光源 (天体)が、GSCの視野に入って観測している
合間にも、光源の検出器座標は刻々と変化していく。

GSCのデータを解析する場合、光子の取得率は有効
面積に依存するので、有効面積による補正が重要に

なる。

3 解析方法

解析の手法として、解析済みのデータで X線バー
ストの候補になるイベントを見つけ、その後スクリー

ニング済みのイベントデータを用いて詳細な解析を

行った。本研究の対象に H1636-536を選んだ理由と
して、地球方向から見ても他の天体と重なっていな

いことと、X線バーストを起こす頻度が高いことが
ある。

図 1: 理研MAXIチームが公開する H1636-536の 1
スキャンビンライトカーブ。(4-10keV)
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3.1 X線バースト候補の選出

理研MAXIチームが解析、公開しているページか
らH1636-536の 4-10keVの 1スキャン (1スキャン 90
分)ビンのライトカーブデータを取得した。図 1に
それを示すが、いくつかのビンはカウント数が大き

いところにあり、これらが X 線バーストの候補にな
ると考えられる。一方でカウント数が小さく比較的

安定しているところが定常成分と思われる。この天

体は定常成分も変動をしていることが分かる。数ビ

ンに渡ってゆっくりと増光している部分はスーパー

バーストであるが、今回の研究では調査対象外とし

ている。

　この第一段階の解析では、ゆるい条件で X線バー
ストを含むビンと定常成分のみのビンも一部含む状

態で X線バーストの候補を抜き取ることを目標とし
た。

　X線バースト候補選出の方法としては、先ほどの
1スキャンビンのライトカーブにおいて、センタービ
ン (見たいビン)を中心に左右 3ビンずつ (計 6ビン)
のカウント数の中心値の平均を取り、センタービン

のカウント数の中心値との差を計算する。ここで左

右 3ビンずつの平均を取ったのは、この天体は定常
成分に変動があるため、この変動に X線バーストに
よる増光が埋もれることをさけるためである。セン

タービンが定常成分の放射のみであれば、平均ビン

のカウント数との差はほぼゼロになる。しかし、X
線バーストのような増光があった場合は、ゼロから

離れた値になると考えられる。そこでセンタービン

と平均値とのカウント数の差を 0.05ずつにビンニン
グすることで頻度分布を作成した。

この頻度分布に着目すると、差がゼロより大きく 0.1
以下にあるものが多いが、拡大すると 0.1以上の差
をもつビンがあることが分かる (図 2)。
この第一段階の選出では、X線バーストが含まれて
いない定常成分のみを含むビンの大部分を切り捨て

ることが目的なので、差が 0.1より大きいビン 118個
を第一段階での X線バーストの候補とした (図 3)。

図 2: H1636-536の頻度分布。センタービンと平均ビ
ンとの差は 0.05ずつにまとめて頻度を取った。differ-
enceが 0.1以上の部分にもビンがいることが分かる。

図 3: H1636-536の 1スキャンビンライトカーブ。赤
い点は元の公開ライトカーブを表し、青い点は差が

0.1よりも大きかった 118スキャンに対応している。

3.2 1秒ビンライトカーブの作成

次に、得られた X線バースト候補の 118スキャン
に対して、event dataから 1秒ビンのライトカーブ
を作成した。先に述べた有効面積で補正を行い、宇宙

X線背景放射やGSCの内在バックグラウンドを引い
た。作成したライトカーブの光子数 (photons/cm2/s)
に対し、定数とバーストの関数 (線形で増加し、一度
定数になり、指数関数で減少するモデル)でモデル
フィッティングを行い、バーストの継続時間や光子フ

ルエンスを求めた。今回、継続時間としては、フィッ

ティングしたモデルの T90の値を採用した。T90と
は、ガンマ線バーストなど突発天体の継続時間を見
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積もる一つの指標であり、バースト全体の光子のう

ち最初と最後の 5%を除いた残りの 90%の光子が到
来していた継続時間である。光子フルエンスの値は、

T90の時間間隔の間に検出されたに光子数対応して
いる。またバーストの発生時刻は、ライトカーブの各

ビンの光子数をエラーで割り、シグナルノイズ比を

計算し、このシグナルノイズ比が閾値 3以上になる時
刻とした。MAXIが観測した X線バーストのデータ
には、線形で増加し、少しの間定数でフラットになっ

た後に指数関数的に減少するものが多く見られた。

4 解析結果

　118個の X線バースト候補に対して 1秒ビンラ
イトカーブを作成した結果、図 4や図 5のように 39
個のライトカーブに X線バーストと思われる増光を
確認することができた。図 4に示したバーストは、い
わゆるよく知られている線形で増光し、指数関数で

減光するタイプのバーストであった。これに対し図

5に示したバーストは、MAXIが観測したこの天体
のバーストに多い増光した後に一度フラットになる

タイプのバーストであった。

カタログに掲載する情報として、バーストの発生時

刻、継続時間、光子フルエンス、ピーク時の光子数

をライトカーブから得た。

その結果、H1636-536の起こすバーストには、継続
時間が約 10∼25 (s)のものがあり、光子フルエンスも
約 30∼60 (photons/cm2)のものが見つかった。これ
らの解析結果やライトカーブはカタログとして web
上に公開する予定である。

5 まとめ

理研 MAXI チームが公開するアーカイブデータ
を出発点にMAXI/GSCが観測した X線バーストの
データを抜き出す方法を確立した。H1636-536につ
いて解析した結果、39個の X線バーストが観測され
ていることが分かった。それらのバーストについて、

発生時刻や継続時間、光子フルエンス、ピーク時の

光子数を求めた。これらの解析結果は今後 web上に
公開される。また、MAXIで X線バーストが観測さ

図 4: MJD=55235 付近で H1636-536が起こした X
線バーストのライトカーブ。

図 5: MJD=55877付近で H1636-536が起こした X
線バーストのライトカーブ。

れている他の天体についても解析を進めていく。今

回解析を行った H1636-536は他の天体と重なってい
なかったが、銀河中心方向の密集した領域について

は 2次元解析を行っていく。
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セイファート I型活動銀河核 IC4329Aの新たな硬X線成分とスペクトル
描像
三宅 克馬 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

セイファート I型活動銀河核、IC4329Aは「すざく」により 2007年 8月に 5回、2012年に 1回観測されて
おり、2–10 keVのフラックスはおよそ 7.0× 10−11 erg cm−2 s−1 であった。これらの観測間や一観測内で、
差分スペクトル法と Noda et al. (2013)の成分分解手法を適用したところ、変動成分は形を変えずに強度の
み変動し、その光子指数は Γ ∼ 2.1であることが明らかになった。しかし、時間平均スペクトルは Γ ∼ 2.1

の PL成分とその反射成分だけでは再現できず、Γ ∼ 1.5のよりハードな一次成分を必要とすることがわかっ
た。この成分は、Γ ∼ 2.1の PLに比べて変動のタイムスケールが長く、強い吸収を受けており、それに伴
う鉄 Kエッジ (∼ 7.2 keV) も見られる。IC4329Aにおいて、この描像は数百 ksecから数年という異なるタ
イムスケールでも成り立っている。以上のように、IC4329Aの一次 X線放射は、実は 2つの異なる連続成
分から成ることがわかった。これは他のセイファート銀河でも成り立つと考えられる。

1 Introduction

活動銀河核 (AGN: Active Galactic Nuclei) の X

線スペクトルは、降着円盤からの紫外線光子がコロ
ナで逆コンプトン散乱を受けて生成される光子指数
Γ ∼ 2のPower-Law (PL)型の一次放射成分、その反
射によって生じる鉄輝線や硬X線ハンプなどの二次成
分から成ると考えられている (Fabian and Miniutti.

2005)。しかし、観測されるスペクトルは連続成分が
主体で構造に乏しいため、様々な理論モデルによっ
て同一のスペクトルを説明できてしまい、その解釈
は一意に定まっていない (Cerruti et al. 2011)。特に
「一次放射は単一の成分である」という仮定は、観測
的には確かめられていない。
Noda et al. (2011, 2013) は、MCG–6-30-15 や

NGC 3516などの、複数の AGNの X線スペクトル
において、二つの異なる一次放射成分が存在するこ
とを見出した。これが他の AGNでも同様に成り立
つのか否か、二つの手法によって検証する。
セイファート I 型 AGN、IC4329A は時間変動が
大きく (Perola et al. 1999)、赤方偏移 z = 0.016

(Willmer et al. 1991) で、質量は 1.3 × 107M⊙

(Markowitz et al. 2009)である。この天体は「すざ
く」によって 2007年 8月に 5回、2012年 8月に 1

回観測されている。図 1に示したように、軟 X線帯
域で大きな時間変動が受かっており、2− 10 keVで
のフラックスは、およそ 7.0 × 10−11 erg cm−2 s−1

であった。

図 1: IC4329Aの「すざく」ライトカーブ。XIS-FI

(赤、2–10 keV)、HXD-PIN (緑、15–45 keV)。HXD-

PINのカウントレートは 5倍にしてある。
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2 Observations and Data

Reduction

我々はX線衛星「すざく」による IC4329Aの公開
データを用いてスペクトル解析を行った。各観測の
基本的なデータは表 1に記してある。
用いた検出器は、XIS 0、XIS 3、HXD-PINの三
つで、XIS 0と 3 のデータは合計して XIS FIとし
て扱う。XIS FIのソースイベントは半径 3′ の円形
領域から、バックグラウンドイベントは 4.8′ − 7.8′

の円環領域から取得した。HXD-PINの Non X-ray

Backgroundと Cosmic X-ray Backgroundは、それ
ぞれ Fukazawa et al. (2009)、Boldt et al. (1987)の
手法によって推定した。

表 1: 「すざく」による IC4329Aの観測。
観測日 露光時間 XISカウント数
2007/08/01 24 ks 1C

2007/08/06 25 ks 1C

2007/08/11 27 ks 1C

2007/08/16 24 ks 1C

2007/08/20 30 ks 1C

2012/08/13 118 ks 1C

3 Data Analysis

3.1 Light Curves and Spectra

図 1にバックグラウンド差し引き後の XIS FIと
HXD-PINのライトカーブを記した。2 − 10 keVの
カウントレートは、2007年の 5観測の間でおよそ 2

倍、2012年の一観測内でおよそ 1.5倍の変動を示し
た。2012年の観測のうち、36−72 ksを ‘high phase’、
180− 216 ksを ‘low phase’と定義する。
図 2にバックグラウンド差し引き後の時間平均ス
ペクトルを、Γ = 2の PLモデルとの比として示し
た。静止系で 6.4 keVと 7.2 keVの位置に、それぞ
れ Fe Kα線と Fe Kエッジが見られる。鉄輝線や硬
X線ハンプの強度は各観測の間で大きくは変動して
いない。

図 2: IC4329Aの「すざく」スペクトル。[a] 2007年
の各観測の時間平均スペクトル。[b] 2012年の時間
平均スペクトル (黒)と、high (マゼンタ) / low (青)

phaseのスペクトル。

3.2 Difference Spectra

変動を担う成分を抽出するため、2007年の各観測の
間と、2012年の観測内の high phaseと low phaseの
間で、差分スペクトルを作成した。得られた差分スペ
クトルは、吸収を受けた PLモデル wabs*powerlaw

でよく表された。2007年の様々な観測の差分から、
光子指数 Γ = 2.1±0.1を得た。2012年の high phase

と low phase の差分からは、Γ = 2.0 ± 0.1 が得ら
れた。
変動成分として Γ = 2.1の PLを、不変成分とし

てその反射 (Abandanceは 1に固定)を考慮したモデ
ル、wabs[0]*(powerlaw[0]+pexmon[0]を使用した
ところ、2007年の各観測の時間平均スペクトルを再
現することはできなかった (χ2/d. o. f. ≥ 2.6)。そこ
で図 3 のように、wabs[1]*powerlaw[1] という成
分を新たに加えた結果、フィットは χ2/d. o. f. ≤ 1.4

と大きく改善された。この新たな PLは Γ = 1.3 ±
0.1 とよりハードで、水素柱密度 NH = (5 ± 1) ×
1023 atoms cm−2 と強い吸収を受けている。またこ
の成分は 7.2 keVに Fe Kα edgeが見えているが、そ
の他の放射構造は見られない。
同様に、2012年の時間平均スペクトルも、新たな

PLをいれることで、χ2/d. o. f. は 7.2から 1.7に改



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

善された。このときのパラメータは Γ = 1.3 ± 0.2、
NH = (5± 1)× 1023 atoms cm−2 であった。

図 3: 2007/08/20の時間平均スペクトル。Γ = 2.1

に固定した PL (緑)、その反射成分 (青)、新たに加
えた PL成分 (マゼンタ、Γ = 1.3± 0.1)。

3.3 Count-Count Correlation with

Positive Offset method

図#に横軸 2-3 keV、縦軸 3-10 keV として、
IC4329Aの全観測の Count-Count Plot (CCP)を示
した。データ点はよい線形性を示しているため、我々
は Count-Count Correlation with Positive Offset法
(C3PO法; Noda et al. 2011, 2013)を適用した。
縦軸にエネルギー帯域Eを取ったCCP上の点は、

y(E; t) = A(E)x(t) +B(E), (1)

で表される。ここで、xは固定された reference band

のカウントレート、y はエネルギー (E)でのカウン
トレートである。それぞれの CCPに対するフィット
結果から、y(E)は変動部分A(E)xと不変部分B(E)

に分解される。xは reference bandでの平均カウン
トレートである。
今回の解析では、reference bandとして 2–3 keV

を採用した。2007年の 5観測の合計に対して、3–45

keVを 35に分割してC3PO法を適用したところ、図
#に示すように変動スペクトルと不変スペクトルを
得た。wabs[0]*powerlaw[0]を変動スペクトルに、
wabs[0]*pexmon[0]を不変スペクトルに、これらの

合計を時間平均スペクトルに対して同時にフィット
したところ、これらのモデルは 3つのスペクトルを
同時に再現することはできなかった (χ2/d. o. f. =

759.3/194)。そこで、差分スペクトル法と同様、不
変成分として wabs[1]*powerlaw[1]を加えた結果、
χ2/d. o. f. = 242.8/191となり、変動スペクトル、不
変スペクトル、時間平均スペクトルの 3つを同時によ
く表すことができた (図 4)。2012年のデータに対して
も同様に C3PO法を適用し、変動スペクトルと不変
スペクトルを得た。これらと時間平均スペクトルに対
する同時フィットは、新たな PLによって χ2/d. o. f.

は#から 265.9/173に改善された。
同時フィットによって得られた2種のPL (soft/hard

PL)のパラメータを表 2に示した。
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図 4: 2007/08/20の時間平均スペクトル。Γ = 2.1

に固定した PL (緑)、その反射成分 (青)、新たに加
えた PL成分 (マゼンタ、Γ = 1.3± 0.1)。

4 Discussion and Conclusion

Hard PL wabs[1]*powerlaw[1]の代わりに、soft
PLの部分吸収 wabs[1]*powerlaw[0]や、相対論的
反射 kdblur*pexmon[1]を用いて、2007年の変動、
不変、時間平均スペクトルに対して同時フィットを
行ったところ、χ2/d. o. f. はそれぞれ 1.63、2.25と
なり、hard PLモデルの 1.27よりも大きくなった。
soft PLの部分吸収は、放射源が同じであるため、変
動性も soft PLのそれに追従するため、変動スペクト
ルに現れると考えられる。また相対論的反射は、BH

ごく近傍 (∼数 RS)の小さい領域から放射されるた
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表 2: C3PO法で得たスペクトルへのフィット結果。
ラベルは、[0]が soft PL、[1]が hardPL。
パラメータ 2007年 2012年
Γ[0] 2.07± 0.04 2.15± 0.06

NH[0] (cm
−2) (0.9± 0.3)× 1022 (1.4± 0.4)× 1022

Γ[1] 1.51± 0.09 1.3± 0.1

NH[1] (cm
−2) (4.6± 0.6)× 1023 (4± 2)× 1023

め、変動のタイムスケールは∼ ksであるから、これ
も変動スペクトル中に現れると考えられる。以上の
ように、スペクトルの形と時間変動の両方の観点か
ら、これらの 2つの放射は、IC4329Aにおいては支
配的ではない。
以上の議論から、hard PL は二次成分ではなく、

soft PL とは別の一次放射であると考えられる。し
たがって、NGC 3516 (Noda et al. 2013)のように、
IC4329Aも soft (Γ ∼ 2.1)と hard (Γ = 1.5−−1.8)

の、二つの異なる一次放射成分を持つことが、差分
スペクトル法と C3PO法の二つの手法によって確か
められた。これは、他のセイファート銀河でも同様
に成り立っていると考えられる。
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狭輝線1型セイファート銀河PG1244+026のX線変動解析

桑原啓介、山田真也、大橋隆哉 (首都大学東京大学院　理工学研究科)、野田博文 (理研)

Abstract

　 AGNの中でも、Narrow-Line Seyfert 1型 (NLSy1)は非常に高い質量降着率と狭い輝線を持つ。NLSy1

についてはスペクトル成分の個数や形状、時間変動の特徴などわかっていないことが多く、過去のエネルギー

スペクトルに着目した解析では、特徴的な構造が少ないため複数のモデルや解釈が縮退しやすく、一意的な

解を得るのが困難であった。

　この現状を打開するためには、エネルギースペクトルと時間変動の情報を融合させてデータを解釈するこ

とが重要である。先行研究には、周波数空間での変動のパワーとそのエネルギー依存性を調べた研究 (Jin et

al. 2013) があるが、時間空間でのアプローチの方が、時々刻々の変動を追跡できる点で優位性があると考

えられている。そこで、我々は XMM-Newton 衛星が長時間 (約 120 ks)観測した NLSy1 PG1244+026 の

データの解析を行った。

　本研究ではライトカーブの明暗を長いタイムスケール (≳10 ks)と短いタイムスケール (≲10 ks) で判定し、

それぞれの時間帯で集積したエネルギースペクトルを比較した。その結果、いずれのスケールでも、明るく

なるとエネルギースペクトルがわずかに軟 X線側に傾くことがわかった。また、明暗それぞれの時間帯でエ

ネルギーの低い X線 (0.3∼1 keV)と高い X線 (2∼10 keV)のカウント比をとると、長期のタイムスケール

の変動のほうで明るい時の (5.99± 0.05)× 10−2 から 暗い時の (6.41± 0.05)× 10−2 へと有意な変化が確認

できた。

　より明確な変化を確認するため、カウントカウントプロットを一定のカウントレートで区切り、平均値を

とることでデータ点の分布をまとめた図を作成し、低エネルギー X線と高エネルギー X線の光度変動の様

子を検証した。

1 Introduction

この宇宙に存在する銀河の多くはその中心部に活

動銀河核（AGN）と呼ばれる大質量ブラックホール

を持つ。AGN は単体で銀河そのものに匹敵する明

るさで輝き、恒星の進化の果てに生まれるブラック

ホールより質量が６桁以上も大きい。X線スペクト

ルは様々な形に分解され、ブラックホール本体近傍

のコロナの逆コンプトン散乱が起源とされるベキ乗

成分、低エネルギー側での軟 X線超過等が考えられ

ている。

AGN は主にクエーサーとセイファート銀河の二

つに分類され、中でも狭輝線 1型セイファート銀河

(NLSy1)は非常に高い質量降着率と狭い輝線を持つ。

軟 X線帯域では、円盤からの成分とベキ乗成分だけ

では説明できない超過成分が非常に強く存在し、未

だにその起源ははっきりとはわかっていない。また、

他のセイファート銀河と比べて激しい時間変動を持

つことも知られており、その起源も不明である。

エネルギースペクトル成分の個数や形状について

もわかっていないことが多く、従来のような時間平

均したエネルギースペクトルに着目した解析では、

特徴的な構造の少なさから複数のモデルや解釈が縮

退してしまい、一意的な解を得ることが困難だった。

先行研究には、周波数空間での変動のパワーとその

エネルギー依存性を調べた研究 (Jin et al. 2013) が

あるが、我々はライトカーブ等の時間空間でのアプ

ローチを行うことで時々刻々の変動を追跡し、エネル

ギースペクトルと時間変動の情報を融合させてデー

タを解釈した。

今回、XMM-Newton衛星による 2011年 12月 25
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日の約 120 ksの観測データを用いて NLSy1である

PG1244+026の X線解析を行った。

2 Method

AGN は一般的にトーラス、降着円盤、大質量ブ

ラックホール、コロナで構成されていると考えられ

ている。NLSy1の大質量ブラックホール近傍の構造

を知る上で、エネルギースペクトル成分を正確に分

解することが非常に重要となる。

円盤成分とコロナ成分はそれぞれ支配的なエネル

ギー帯域が異なるため、各成分の時間変動に違いが

あることを仮定するとタイムスケールの違いからエ

ネルギースペクトル成分を分割できると考えられて

いる。

2.1 狭輝線 1型セイファート銀河

中心部に大質量ブラックホール (M ∼ 106∼9M⊙)

を持つ銀河中心核を活動銀河核（AGN）と呼ぶ。恒

星質量ブラックホールと大質量ブラックホールはそ

の質量の違いから異なると考えられているが、大質

量ブラックホールのの形成過程は未だはっきりとは

わかっていない。

セイファート銀河はその分類上、比較的低い光度

の AGNとされているが、中心核はその銀河に含ま

れる全ての星の光度に匹敵する光度で輝いている。1

型と２型に分類され、1型は幅の広い輝線と幅の狭

い輝線の両方が見えるが、２型は狭輝線しか見えな

い。統一モデルではトーラスが中心部を隠す向きに

位置している場合は２型、隠していない場合は 1型

となる。NLSy1は禁制線より少し広い程度の幅しか

ない非常に狭い輝線を持つセイファートで、エディ

ントン光度に近い大光度で光っている。

NLSy1の軟X線帯域におけるエネルギースペクト

ルは主に以下の成分からなる。

• 円盤成分

降着物が形成する円盤のガスの粘性によって摩

擦熱が生じ、ブラックホール近傍で温められた

円盤から黒体放射が起き、X 線が放射される。

軟 X線帯域において、∼1 keVで最も卓越する

成分である。

• ベキ乗成分

円盤からの放射がブラックホール近傍のコロナ

でコンプトン散乱されたもの。どの AGNにも

みられ、ベキ乗のモデルで再現できることが知

られている。軟 X線帯域において 4∼10keVで

支配的となる。

• 軟超過成分

円盤成分、ベキ乗成分だけでは再現できない軟

X線帯域 (∼ 1 keV付近)に存在する超過成分。

その起源は未だはっきりとわかっていない。

3 Conventional Analysis

ライトカーブの平均値と 10 ksの running average

をとり、それぞれを閾値として上下の時間帯をとるこ

とでタイムスケールの長い変動、短い変動を定義し

た。それぞれのタイムスケールでの明るい時間帯、暗

い時間帯のエネルギースペクトルを描いてハードネス

を比べた。エネルギー範囲をソフト (0.3 ∼ 1.0 keV)、

ミディアム (1.0 ∼ 2.0 keV)、ハード (1.0 ∼ 10.0 keV)

で分けたライトカーブを示す (図 1)。

図 1: PG1244+026のライトカーブ　上からソフト、

ミディアム、ハード　横軸は観測開始からの経過時間
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3.1 スペクトルフィット

今回、const*wabs*(diskbb+powerlaw)をスペクト

ルフィットに使用した。powerlaw モデルの Photon

Indexをハードネスとして明暗で比較したがエラー

の範囲に収まる程度の変化 (Photon Indexの 1%以

下)しか確認できなかった。図 2、図 3に各エネルギー

スペクトルを示す。
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図 2: 長いタイムスケールの変動のエネルギースペク

トル　上が µFµプロットで下がモデルとの比　 red:

明るい時間帯　 bue:暗い時間帯
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図 3: 短いタイムスケールの変動のエネルギースペク

トル　上が µFµプロットで下がモデルとの比　 red:

明るい時間帯　 blue:暗い時間帯

3.2 ハードネス

実際にハードネスの変化は無いのかを確かめるた

めにソフトとハードのカウントレートからハードネ

ス (2.0∼10.0 keV / 0.3∼1.0 keV)を計算した結果、

エラーに埋もれない有意な変化が確認できた。また、

タイムスケールの長い変動のほうが短い変動よりも

明暗のハードネスの変化が多きくなった。

表 1: カウントレートから計算したハードネス

(×10−2)

タイムスケール hard/soft error

短い変動 明 6.13 0.05

(≳10 ks) 暗 6.27 0.05

長い変動 明 5.99 0.05

(≲10 ks) 暗 6.41 0.05

4 New Approach Analysis

ハードネスの変化は有意に確認できたが、それが

スペクトルフィットで確認できないのは時間帯の取

り方やエネルギー範囲の取り方が最適でないことが

考えられる。この問題を解決するため、特異な変動

を検出するための適切な時間帯を決める新たな手法

を考案した。

4.1 count-countプロットの平均化

count-countプロットを描き、エラーバーに埋もれ

てしまう情報を明確にするため、縦軸横軸のカウン

トレートを一定値毎に区切り、その格子状に区切ら

れた各範囲に含まれるデータ点の平均値をとること

で分布をまとめることに成功した (図 4)。

この手法を用いることで、エネルギースペクトル

フィットのように特定のモデルに依存すること無しに、

データから普遍的な情報を抽出することができる。
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図 4: count-countプロット (左)と平均化後の図 (右)

　横軸はソフトのカウントレート　上段 : 縦軸にハー

ドのカウントレートをプロットした　下段 : 縦軸に

ハードネスの値をプロットした

平均化した図を見ると、ソフトのカウントレート

5.6を閾値として分布が二つに分かれているように見

える (図 5)。そこで、soft count rate = 5.6を閾値と

してソフトの明暗の時間帯を定義した (図 6)。

5.6	


図 5: 平均化によって見えるようになった二つの分布

図 6: カウントレート 5.6を境にして明暗を分けたソ

フト (0.3 ∼ 1.0 keV)のライトカーブ　縦軸は 5.6と

の差　横軸は観測開始からの時間　 red:明るい時間

帯　 blue:暗い時間帯

観測開始から 7000 s以降ではほとんど赤い時間帯

がないことから、観測の前半後半で全く異なる変動

が起きている可能性が考えられる。

今後は、この二つの時間帯についてエネルギース

ペクトルの解析を進め、PG1244+026の変動につい

ての情報を抽出する。また、今回考案した新手法を

更に発展させることで AGNの持つ様々な問題の解

明に迫りたいと考えている。
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VLBIモニター観測による電波銀河3C 84の長期変動

千田 華 (東海大学大学院 理学研究科 / 国立天文台)

Abstract

3C 84 は近傍の電波銀河の典型例である。本天体では 2007年頃の VLBI観測によりブラックホール近傍か

ら新たに出現する成分 (C3)が発見されている。一般的に電波銀河の若い電波源の年齢は 1000–10000年であ

るために、このように出現して 10年に満たない電波源は非常に珍しく、生まれたばかりの成分の進化過程を

研究するのに適している。我々は、ブラックホール近傍から生まれたばかりの電波源の進化過程を明らかに

するために、電波銀河 3C 84を VLBIモニター観測した。2007年に出現した成分 C3が 7年間に渡り増光

している様子から、C3は濃い星間物質を進むジェットの先端に形成された電波ローブであると考えた。C3

のサイズを、出現した 2007年から調査すると、1年ほど膨張しその後は一定のサイズを保っている様子が見

られた。これは電波ローブの先端の断面積の時間変化のシナリオと類似する。よって C3は電波ローブの先

端部の断面を観測しているという事が明らかとなった。

1 Introduction

我々の住んでいる天の川銀河の外にある銀河の、

活動性の高い中心領域の事を活動銀河核 (AGN) と

いう。中心には超巨大質量ブラックホールが存在し

ていると考えられており、ブラックホール周辺では

様々な高エネルギー現象がおこり、噴出するジェット

からの放射は電波からγ線までの電磁波帯に及ぶ。

本研究の目的は、ブラックホール近傍から生まれた

ばかりの電波源の進化過程を明らかにする事である。

一般的に言われる若い電波源の典型的な年齢は 1000–

10000 年であるため (e.g., Polatudus et al. 1999,

Conway et al. 2002)、生まれたばかりの成分を観測

できた例はない。また、ブラックホールの根元に迫

るためには、近傍で明るい天体に対して高空間分解

能な観測を行う必要がある。

それらの条件を満たしている天体として、電波銀

河 3C 84が挙げられる。電波銀河 3C 84は、巨大楕

円銀河 NGC 1275に付随する電波源である。非常に

近傍なことから (z = 0.0176)、VLBI観測を用いて

中心の数 pc 領域の研究を行うのに非常に適してい

る。3C 84は近年の電波での活動が非常に活発であ

る。2006年頃からの国立天文台 VERAを用いた観

測では、2007年頃から新成分の出現による電波増光

が見られており (Nagai et al. 2010)、ブラックホー

ル付近のコア成分から新たな成分が生まれる様子を

捉えた。この新成分 (以下 C3と記載)は、出現後増

光をし続けており (Nagai et al. 2012, Suzuki et al.

2012)、

電波強度のモニター観測に関してはよく研究がさ

れてきたが、新たに生まれた電波源のサイズ進化に

ついてはこれまで研究が成されていない。ブラック

ホール近傍から噴出したジェットは時間と共に膨張

していくと予想されるが、実際にモニターした例が

ないため、明らかではない。そのため、本研究では、

3C 84のC3のサイズをモニターすることにより、生

まれたばかりの電波源の進化過程を明らかにする。

2 Observations: GENJI Pro-

gramme

我々は、GENJIプログラム (Gamma-ray Emitting

Notable AGN Monitoring by Japanese VLBI)の一

環として 3C 84のモニター観測を行った。GENJIプ

ログラムでは、2010年 11月から VERAを用いて、

3C 84を含む γ線が検出されているAGNを 22 GHz

帯でモニター観測している (Nagai et al. 2012)モニ

ター天体はVERAの位置天文観測のフリンジファイ

ンダーとして、80分に 1回程度 (5-6スキャン)観測

されるため、1-2週間に 1度程度の頻度で観測され



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

る。我々は 2011年から 2013年までの観測結果につ

いて解析を行った。

3 Results

3.1 VERA 22 GHzにおける長期トレン
ド (2011-2013年)

図 1には VERA 22 GHzのイメージを示した。二

つの明るい成分 C1 と C3 は南北の方向におよそ 2

milli-arcsec(mas)離れている。

図 1: VERA 22 GHzでのイメージとモデルフィット

イメージ。restoring beamの大きさは (1.1×0.7)mas,

position angleは −60◦ である。

また、図 2には GENJIによる観測結果の光度曲

線を示した。図 2より、C3光度はこの 3年間で増光

しており、全光度はそれと同様な増光の傾向が見ら

れる。また、C3の速度は 0.21cであり、Nagai et al.

(2010)の結果とほぼ変わらないことから、ジェット

成分C3は 2009年以降も sub-relativisticな速度で南

下していることがわかる。

3.2 C3のサイズ変化

次に、C3にモデルフィットした円ガウシアンのサ

イズの変化を調査した。2011–2012年では、大きな

変化が見られなかった。そのため、GENJIプロジェ

クトが開始される前に観測したVERAデータを用い

て、C3が出現した 2007年からのサイズの変化を追っ

た (図 3)。図 3より、約 7年間においてサイズ変化

に 2つの段階が見られる。一つ目は 2007–2008年に

かけて膨張する段階で、二つ目は 2008年以降の一定

の段階である。
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図 2: VERA 22 GHz光度曲線 (2011-2013年)。縦軸

はFlux(Jy),横軸は時間であり、C1はコア成分 (赤)、

C3は 2007年頃から出現した成分 (緑)を示している。

 10000

 10000

s
iz

e
 (

rg
)

distance (rg)

 2000
 25000

 
 

2013
 

2007
 
2008

 
2010

 

膨張
一定

図 3: C3のサイズ変化。横軸はC1からの距離、縦軸

はC3にフィットした円ガウシアンのサイズを示して

いる。rg はシュバルツシルト半径 (1rg = 9.5× 10−5

mas)

4 Discussion

4.1 C3の光度変動

ジェットの光度の時間変化には大きく分けて二通

りの変化の仕方がある (図 4)。

一つは単純にブラックホールのそばで加速された

粒子が、断熱膨張や放射冷却で冷えて暗くなっていく
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図 4: ジェット強度の時間変化:(a)一般的な AGNジ

ェット、(b)濃い星間物質内を進むジェット

という描像である (図 4(a))。一方で濃い星間物質の

中をジェットが進んでいるときには (図 4(b))、ジェッ

トと星間物質の境界面にプラズマが吹き溜ったり、衝

撃波面で粒子加速が起こることにより時間とともに

ジェット成分が明るくなる事が考えられる。放射冷却

シナリオでは、0.3 3.3年で減光が起こるが、実際

には、2007年以降約 7年間で増光している。また、

C3 の速度が sub-relativistic であることを考慮する

と、ジェット中で粒子加速が起きていると考えると

説明がつく。しばしば電波銀河ではジェットと濃い星

間物質の衝突面ではプラズマが吹き溜ることで電波

ローブが形成される。そのため、C3は電波ローブと

深く関係していることが示唆される。

4.2 C3のサイズ進化

C3のサイズについて、出現した 2007年から調査

すると、1年ほど膨張しその後は一定のサイズを保っ

ている様子が見られた。これは電波ローブの先端の

断面積の時間変化のシナリオ (図 5: e.g., Scheck et

al. 2002)と類似する。C3の出現直後 1年の膨張に

ついては、シュミレーションされていないが、2008

年以後の振る舞いは Scheck et al. 2002の 1D phase

が当てはまる。C3では数千年後に膨張する描像が期

待される。よってC3は電波ローブの先端部の断面を

図 5: 電波ローブ先端の断面のシュミレーション

(Scheck et al. 2002)。初期 (1D phase)には一定のサ

イズで進むが、押しのけた周辺物質の重さ等によっ

て膨張する (2D phase)。

観測していると予測できる。電波ローブの進化を捉

えたのは初の例である。

5 Conclusion

我々は、ブラックホール近傍から生まれたばかり

の成分の進化過程を明らかにするために、非常に近

傍で明るく、出現してから 10年以内という成分をも

つ電波銀河 3C 84を VLBIモニター観測した。2007

年に出現した成分C3が 7年間に渡り増光している様

子から、C3は濃い星間物質を進むジェットの先端に

形成された電波ローブであると考えた。C3のサイズ

を、出現した 2007年から調査すると、1年ほど膨張

しその後は一定のサイズを保っている様子が見られ

た。これは電波ローブの先端の断面積の時間変化のシ

ナリオと類似する。よって、C3は電波ローブの先端

部の断面を観測しているという事が明らかとなった。
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楕円銀河におけるブラックホールへのBondi降着率と

ジェットパワーの相関

国沢 佑介 (大阪大学大学院 理学研究科 宇宙地球科学専攻 宇宙進化グループM1)

Abstract

銀河の中心には巨大ブラックホールがあるとされるが、この巨大なブラックホールへ周辺のガスが降着する

ことにより、強力なジェットが噴出すると考えられている。この相関に関するメカニズムは今も活発に議論

されている。このメカニズムを確かめるためには、ガスの降着率と噴出するジェットのパワーの間に相関が

あることを調べればよく、そのような考えに基づき、ごく近傍の楕円銀河について、X線観測データを解析

したところ、Bondi 降着率とジェットのパワーに相関があったという報告がなされている (S.W.Allen et al.

(2006))。

しかしながらこの観測では、Bondi 半径を分解できていない。そのため Bondi 降着率を見積もるのに必要

な、Bondi 半径でのガスの温度と密度を推定するのに、単純なべき則での外挿を行っており、不定性が大き

いと考えられる。実際、いくつかの研究では、その相関関係から外れているものがあり、他のメカニズムの存

在も議論されている (B.R.McNamara et al. (2011))。本研究では、単純なべき則での外挿ではなく、ガス

の静水圧平衡を仮定して Bondi 半径でのガスの温度と密度を推定し、その結果から Bondi 降着率を見積も

り、ジェットのパワーと比較する。この方法は、近傍の楕円銀河以外についても適用可能なので、S.W.Allen

et al. (2006)よりもより大きなサンプルで、Bondi 降着率とジェットのパワーとの相関について議論できる。

1 Introduction

宇宙に存在する銀河のいくつかは活動銀河核

(AGN) と呼ばれるものを持つ。これはその中心に

大質量のブラックホール (∼ 108 − 109M⊙) を持っ

ており、それゆえに、周辺の星間ガスはこのブラッ

クホールへ降着する。一方、この銀河核からは相対

論的ジェットが噴出されていることが確認されてお

り、そのメカニズムは今も議論されている。今回は、

噴出される相対論的ジェットのパワーと質量降着率

の静止エネルギーによるパワーとに相関があるかど

うかという点に着目した。ただし、アブストラクト

でも述べたように、質量降着率を求める際に必要な、

Bondi半径での星間ガスの温度と密度を、べき則の

外挿ではなく、銀河中心に行くとクーリング等の効

果より温度は下がる、というのと、Bondi半径外で

は星間ガスは静水圧平衡の状態にある、という 2つ

の仮定を用いて推定した。また、今回参照した銀河

は 21個であり、すべて B.Balmaverde et al. (2013)

の中から引用したものである。

2 Methods

ブラックホールへの質量降着は球対称におこると

し、測定した銀河は楕円銀河でもあるため、ガスの

角運動量は非常に小さく、無視できるものとする。

Bondi降着率は、流体の運動方程式、連続の式等より、

ṀB = 4πλ(GMBH)2c−3
s ρB = πλcsρBrB

3 (1)

と表される。ここで、ṀB は Bondi降着率、Gは万

有引力定数、MBH はガスが降着するブラックホール

の質量、rB は Bondi半径、cs は Bondi半径での音

速、ρB はBondi半径でのガスの密度で。Bondi半径

は、ブラックホールによる重力が効き始める距離で

rB = 2GMBH/cs
2と表される。また音速 csは温度に

依存し、cs =
√
γkBT（ｒ）/(µmP )である。µ = 0.6

は平均分子量で、降着するガスは断熱的であると仮

定すると γ = 5/3,λ = 0.25をとる。



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

Bondi半径における温度の推定は銀河核で、ビリア

ル平衡による平衡温度に近づくという仮定から

T (r) = T0 + (Tobs − T0)
tanh( r

Re )

tanh( robsRe )
(2)

という温度モデルを用いる。(Fujita et al. (2014))

ここで robs は観測限界半径、Tobs は robs での温度、

T0は銀河核周辺の温度で、銀河の速度分散 σを用い

ると T0 = µmPσ
2/kBと表すことができる。またRe

は全光度の半分が収まる領域の半径を表す。ブラッ

クホールの質量は速度分散から観測的に求まるため、

T (r) が求まると、数値解析から Bondi 半径が求ま

る。なおブラックホールの質量は B.Balmaverde et

al. (2013)から引用した。

次に Bondi半径より外では、星間ガスは静水圧平衡

であるという仮定から、流体の運動方程式は、

dP

dr
= ρg (3)

となる。状態方程式を考慮すると上式は密度 ρの 1

階微分方程式、

dρ

dr
= − ρ

T
(
µmP

kB
g +

dT

dr
) (4)

となる。T (r)は既に求まっているので、数値計算か

ら Bondi 半径での密度が求まる。ここで g(r) はブ

ラックホールによる加速度、

gBH =
GMBH

r2
(5)

と、その銀河自体の質量による重力加速度、

ggal =
GMgal

(r + rh)2
(6)

から

g(r) = gBH + ggal (7)

と求まる。MBH は銀河の質量であり、スケール長 rh

は数値計算より rh ≈ Re/1.853である。(Lars (1990))

つまり、MBH ,Mgal, Re, σ,と境界条件として robsと

robsでの温度と密度、T (robs), ρBからBondi半径 rB

と Bondi降着率 ṀB が求まる。Bondi降着率による

パワー PB は、PB = ηṀBc
2 から求まる。一般的に

ηは 0.1をとるが、今研究では相関を見たいだけなの

で、単純に η = 1をとることにする。

また、相対論的ジェットによるパワー Pjet は、

B.Balmaverde et al. (2013)から引用した。

3 Results/Discussion

図 1に求まった PB と Pjet のグラフを示す。

図 1: PB と Pjet のグラフ

グラフの縦軸は log(Pjet/10
43[ergs−1])、横軸は

log(PB/10
43[ergs−1]) を表す。グラフからは、必ず

しも先行研究のように線形な相関があるとはいい難

く、他のモデルの存在が考えられる。たとえば、ブラッ

クホール自身のスピンと相対論的ジェットが関連して

いるというモデル (B.R.Mcnamara et al. 2011)等が

あるが、単純に降着物質のパワーと相対論的ジェット

のパワーに相関があるわけではなく、複数の要因が

入り混じっていると思われる。また、今回、Pjet は

B.Balmaverde et al. (2013)から引用したが、これは

銀河の光度から見積もっておりそこに不定性がある可

能性も考えられる。別の方法として、相対論的ジェッ

トにより膨らむ、銀河中心にあるバブルの成長過程

からPjetを見積もることができるので (S.W.Allen et

al. (2006))、そこから算出した Pjet と、PB の関連

性を見るとまた結果が変わってくるかもしれない。

4 Conclusion

PBを見積もるのに必要な T (rB)と ρBを外挿によ

る推定ではなく、温度降下のモデルと、rB < rにお

ける静水圧平衡の仮定から求め、観測による Pjetの
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値と比較した。その結果、単純な線形の関係がある

とはいい難く、他のモデルの存在や、今回のモデル、

用いたパラメータに不定性があると考えられる。な

ので将来展望としては、今挙げた点を追及してより

物理的に厳密なモデルを作成していくことが求めら

れる
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超新星前の親星からのニュートリノ放出とその観測可能性

加藤　ちなみ (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

質量が 8M⊙ 以上の星は、一生の最期に超新星爆発を起こす。しかし、その爆発機構や爆発前の親星の構

造については未だに多くの謎を残している。恒星進化理論によれば、星の進化過程は初期質量によって異な

り、超新星爆発においても鉄コア崩壊型と ONeMg崩壊型の 2種類があると予想されている。これらの謎を

解明するためには観測が必要であるが、電磁波では星の内部の物質に邪魔されてしまい、中心核の情報を直

接得ることができない。そこで期待されているのが、地上でのニュートリノ観測である。ニュートリノは、

星の進化が進むと中心核で多く生成され、エネルギーを持ち去る。その際ニュートリノの反応断面積は非常

に小さく (～10−44[cm2])、物質とほとんど相互作用せずに観測地点まで届く。よって、星内部の情報を直接

観測でき、親星の中心核における熱力学的構造を明らかにすることができるのではないかと期待されている。

そこで本研究では、超新星爆発前の親星からのニュートリノ光度の時間発展やエネルギー量などを計算し、2

種類の親星の構造の違いがみられるかどうかを検証する。

1 Introduction

1.1 大質量星の進化と超新星爆発

分子雲の中で密度が周囲よりも高い部分が重力崩

壊を起こして熱圧力と自己重力とがつり合う‘ 静水

圧平衡’が実現し、恒星が誕生する。恒星は、その後

静水圧平衡を保つために’重力収縮’する。そして、

それぞれの元素の燃焼に必要な温度に達すると、’元

素燃焼’を起こしてエネルギーを大量に生み出す。燃

料となる元素が’枯渇’すると、再びエネルギー源を

失うため重力収縮を起こす。つまり星の進化は、重

力収縮→元素合成→枯渇の繰り返しと共に進んで
いく。

図 1: 星の進化経路の初期質量依存性

しかし、星の進化経路は初期質量によって図 1の

ように異なり、一生の最期も様々である。この分岐

は、中心核で電子が縮退しているかどうかによって

起こるものである。静水圧平衡の式は

dP

dMr
= −GMr

4πr4
(1)

で表される。全圧力 P は、光子とイオンと電子の圧

力の合計であるが、そのうち進化に影響する電子の

圧力は

P非縮退 =
ρ

µeMu
kBT ∝ ρ (2)

P縮退 =
2πhc

3

(
3h3

8π

ρV

µeMu

) 4
3

∝ ρ
4
3 (3)

である。つまり、電子が縮退しているかどうかで圧

力の密度・温度依存性が変わる。これより、中心核

が縮退し始める境目において温度の最大値が存在す

る。さらに、式 (1)から得られる

T 3
c ∝ G3ρcM

2
c (4)

より、初期質量が大きいほど温度の最大値が大きく

なることが分かる。よって、初期質量が小さいため

到達する最大温度も低く、特定の元素を燃焼させる

ことができずに縮退星となって冷えていく星と、新

しい元素の燃焼段階に進む星の 2つに分岐する。

最期に超新星爆発を起こす星は、初期質量が 8M⊙

の大質量星であるので、中心核が縮退しにくく、H

燃焼→He燃焼→C燃焼と進化が進み、O+Ne+Mg
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の中心核が形成される。この星を超漸近巨星 (Super-

AGB)と呼んでいる。この後、中心核で電子が縮退

しているかで電子捕獲型超新星爆発を起すか、O燃

焼を起こして進化するかに分岐する。

1. 電子捕獲型超新星爆発

初期質量が 8.5M⊙～11M⊙の星では、高密度

(～4×109[g/cm3])になった中心核で電子が縮退

しているためにMgや Naによる電子捕獲反応

が進む。

24Mg + e− −→ 24Na + νe
24Na + e− −→ 24Ne + νe
20Ne + e− −→ 20F + νe

これにより電子数が減少し、縮退圧が減るとさ

らに収縮が進む。密度がおおよそ 1010[g/cm3]

ほどになるとO燃焼が爆発的に起こり、物質が

瞬時に燃やし尽くされて統計平衡に達するため

燃焼によるエネルギー生成はなくなる。しかし、

その一方で電子捕獲反応によるニュートリノ生

成は起こっており、中心核は大量にエネルギー

を失って重力崩壊する。そして、原子核密度程

度 (～1014[g/cm3])まで収縮すると、核バウンス

して衝撃波を形成する。この衝撃波が星外部へ

と伝搬し、超新星爆発を起こす。これを電子捕

獲による重力崩壊がきっかけとなっていること

から、電子捕獲型超新星爆発と呼んでいる。

図 2: ONeMg崩壊型超新星の親星

2. 鉄コア崩壊型超新星爆発

初期質量が 11M⊙ 以上の星では中心核にお

いて電子は縮退しておらず、重力収縮によって

O及び Ne燃焼が起こる温度 (～109[K])に達す

る。さらにその後も Si燃焼を起こし、Fe核が形

成される。Feは原子核の中でも最もエネルギー

の低い結合状態にあり、核反応によってエネル

ギーを生み出すことが出来なくなる。その一方

でニュートリノは電子捕獲によって生成され続

け、星内部からエネルギーを持ち去っていく。こ

れにより中心核の収縮が進むと、Feの光分解反

応が起こる。

56Fe −→ 134He + 4n− 124.4 [MeV]

4He −→ 2p + 2n− 28.3 [MeV]

この反応は吸熱反応であるために、一気に中心

核のエネルギーを奪う。これにより中心核は重

力崩壊を起し、衝撃波によって超新星爆発を起

こす。これを鉄の光分解による重力崩壊がきっ

かけとなっているので鉄コア崩壊型超新星爆発

と呼んでいる。

図 3: Feコア崩壊型超新星の親星

1.2 ニュートリノ放出と観測装置

1.2.1 ニュートリノ放出過程とその密度温度依存性

中心核では、108[K]を超えるとニュートリノが主

にエネルギーを持ち去る。そのニュートリノの主な

生成過程は以下の 5つである。

• 対消滅ニュートリノ
電子陽電子が対消滅して生成。

e− + e+ −→ νe + ν̄e

• 光ニュートリノ
コンプトン散乱で光子が電子に散乱される代わ

りに生成。

e− + γ −→ e− + νe + ν̄e
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• 制動放射ニュートリノ
電子が制動放射する際に光子の代わりに生成。

e− + (Z,A) −→ e− + (Z,A) + νe + ν̄e

• プラズマニュートリノ
電離プラズマ中を光子が伝搬するときにみられ

る仮想粒子プラズモンが崩壊して生成。

プラズモン −→ e− + e+ −→ νe + ν̄e

• 電子捕獲ニュートリノ
進化後半で中心核の密度が大きくなると原子核

が電子を捕獲して別の原子になる際に生成。

e− + (Z,A) −→ (Z − 1, A) + ν

電子捕獲過程以外の 4つの過程を比較すると、温

度及び密度によって支配的になる過程が異なる。そ

の依存性は Itoh.et al.[3]によって調べられた。(図 4)

図 5は、両親星の進化モデルの中心核の密度・温度

発展を表しているが、特に進化後半で大きな違いが

みられる。これにより、支配的なニュートリノ過程

も異なり、観測においても総イベント率や時間発展

において違いが表れるのではないかと予想される。

図 4: 放出過程の密度温度依存性

図 5: 質量による進化過程の違い

1.2.2 観測装置

星内部ではほぼ相互作用せずに放出されるニュー

トリノは、内部情報を持っている一方で、観測も難

しく特殊な観測装置が必要となる。

1. チェレンコフ型観測装置

入射してきたニュートリノが、純水中に含まれる

粒子と反応して荷電粒子を放出する。その荷電

粒子から放射されたチェレンコフ光を光電子増

倍管 (PMT)によって検出する。入射したニュー

トリノは以下の純水中に含まれる粒子と 2種類

の反応を起こす。

• 荷電カレント反応：ν̄e + p −→ e+ + n

• 電子-電子散乱：νx + e− −→ νx + e−

代 表 的 な 観 測 装 置 は 、日 本 の Super-

Kamiokande(SK)、今後運用が予定されて

いる Hyper-Kamiokande(HK)などである。

2. 液体シンチレータ―型観測装置

入射してきたニュートリノが粒子と反応して荷

電粒子を放出すると、液体シンチレーター中の

発光物質を励起し、再び基底状態に戻る際にシ

ンチレーション光を出す。このシンチレーション

光を PMTによって検出する。液体シンチレー

タ―型は、チェレンコフ型よりも少ない容量で

より低いエネルギーのニュートリノを観測でき

る。代表的なのは、日本のKamLAND実験と、

イタリアの Borexino実験である。

2 Methods

先行研究としては、A.Odrzywolek et al.[2] が

20M⊙ の初期質量をもつ鉄コア崩壊型超新星爆発を

起こすような親星を用い、C,O,Ne,Si燃焼段階の対

消滅ニュートリノによるエネルギー放出率を計算し

ている。そして、6種類の観測装置においてそれぞれ

1[kpc]離れた親星からのニュートリノがどれほど観

測できるかを見積もっている。

本研究では、先行研究と異なり、Koh et al.[2]に

よる 10.8M⊙ の初期質量を持ち、電子捕獲型超新星
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爆発を起こす親星をモデルとする。そして、Itoh et

al.[3]の論文より、この進化モデルの密度・温度では、

対消滅とプラズモン崩壊によるニュートリノ生成過

程が同じくらい支配的であると予想されること、進

化の後半においては中心部が高密度になることによっ

て電子捕獲反応が支配的に起こると予想さえること

から、対消滅、プラズモン崩壊及び電子捕獲過程の 3

種類によるニュートリノのエネルギー生成を計算す

る。そして、現在稼働中である Super-Kamiokande、

KamLANDなどでニュートリノ光度の時間発展やエ

ネルギーなどから初期質量によって異なる親星の構

造の違いがみられるかを検証する。

図 6: 支配的なニュートリノ過程

3 Results

先行研究との比較のため、対消滅によるニュート

リノ放出数について C燃焼から重力崩壊するまでの

時間発展を計算した。

図 6と図 7を比較すると、陽電子の存在が重要で

ある対消滅によるニュートリノ生成が温度に大きく

依存して、おおよそ 1[sec]で鋭く立ち上がっている

ことがわかる。重力崩壊直前 (～0.2[sec]) で単位時

間あたりおおよそ 1052個のニュートリノが放出され

ており、このニュートリノの観測可能性を SK及び

KamLANDにて見積もった。これより、観測するの

は難しいことが分かる。

表 1: 対消滅ニュートリノの観測可能性

距離 [kpc] SK[event] KamLAND[event]

1 4.5× 10−3 2.0× 10−4

0.2 0.1 5.0× 10−3
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図 7: 対消滅によるニュートリノ放出数の時間発展

4 Futrue work

対消滅ニュートリノに関しては観測するのは難し

いという結果になったが、本来はプラズモン崩壊や

電子捕獲によるニュートリノ生成の方が支配的に起

こっている可能性が十分にあるため、これらの過程

についても計算する必要があると考えられる。そし

て、鉄コア型超新星爆発の親星との違いを観測的に

見つけるためには、爆発前の中心核がつぶれていく

段階における密度及び温度の発展やタイムスケール

などが両親星のモデルで異なっていることから、時

間発展を比較する必要がある。しかし、先行研究で

は鉄コア崩壊型超新星爆発の親星からの放出数の時

間発展については計算されていないので、これにつ

いても計算して比較する必要がある。最後に今回は

ニュートリノ振動は起こさないと仮定してきたが、本

来観測においてはニュートリノ振動が起こるため電

子型ニュートリノの数は減少すると考えられる。よっ

て、これについても考慮してそれぞれの観測装置に

おけるイベント率を見積もる必要がある。
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輻射場中のRayleigh-Taylor不安定性
笹平 琳子 (総合研究大学院大学 物理科学研究科)

Abstract

重力場中で密度の小さな流体の上に密度が大きな流体が存在すると境界面に Rayleigh-Taylor不安定性と呼
ばれる不安定性が生じる.この不安定性は輻射場中でも発生することが知られており, 多くの観測, シミュレー
ションから Rayleigh-Taylor 不安定性によると思われる構造が発見されている. そこで, 本発表では輻射流
体方程式に対して線形摂動解析を行い, 流体の安定条件について議論した論文 ”Radiative Rayleigh-Taylor

instability” (Jacquet and Krumholz (2011)) を紹介する.この論文では optically thin 及び optically thick

な場合について解析を行い, これによって 30 Doradus における HII領域の構造や大質量星形成のシミュレー
ションで見られる bubble の不安定化を説明できることが示された.

1 Introduction

重力場中で密度の小さな流体の上に密度の大きな
流体が存在している時,不安定性が生じ,境界面で摂
動が成長する.この不安定性を Rayleigh-Taylor 不安
定性と呼ぶ.この不安定性は, 超新星残骸の膨張や赤
色巨星の内部,銀河面から押し出された分子雲ガスな
ど,多くの天体で存在していることが知られている.
例として,図 1はブラックホールの降着円盤に出現す
るアウトフローについてのシミュレーションであり,
Rayleigh-Taylor 不安定性によって アウトフローが
clumpyな構造を形成している事がわかる ( Takeuchi
et al. (2013) ). 一方で,このような天体の多くは強
力な輻射場を伴っており,解析を行う上で輻射圧を考
慮しなくてはならない.そこで,この論文では輻射流
体方程式を用いて,線形摂動解析を行った.輻射圧は
流体の opacity等により大きな影響を受けるため, 流
体の状況に合わせて輻射圧の取り扱いを決める必要
がある.今回は,特に 光学的に薄い場合と光学的に厚
い場合に注目して解析を行い,観測・シミュレーショ
ンの結果との比較を行った.

2 Model

解析を行うにあたり,次のような系を考える.z = 0
を境界として二つの流体が接してお り,z > 0 の流体

図 1: ブラックホール降着流の二次元輻射磁気流
体シミュレーションに現れるアウトフローの様子 (
Takeuchi et al. (2013) から転載).色は密度に対応
し, 明るいほど密度が大きく, 暗いほど密度が小さい.
系は super-Eddington であり, 輻射によってガスが
吹き飛ばされてアウトフローを形成している.強い輻
射を受けたガスが不安定性により clumpyな構造を
形成している様子が見える.

を流体 1,z < 0 の流体を流体 2 と する.重力源,及
び光源は z = −∞ に存在し,重力及び輻射は z軸方
向を向いており,重力は一定であるとみなす.また.境
界面の厚さは十分に薄く無視できるとし,流体の流れ
は境界面を横断する事はできないと考える.今回は,
輻射磁気流体方程式のうち主に連続の方程式とオイ
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ラー方程式
∂ρ

∂t
+ ∇・(ρv) = 0, (1)

ρ
Dv

Dt
= G0 −∇Pg + ρg, (2)

を用いて解析を行う.ここで,ρ,v, Pg はそれぞれ流体
の密度,速度,ガス圧であり,g,G0 は重力加速度, 及
び流体が輻射から受け取る運動量を表している.
　この境界面に摂動を与えた時, 任意のパラメータQ
の摂動量 δQ は, x方向に伝わる平面波として

δQ = δQ̂(z)ekx−ωt, (3)

と表現できる.ここから, 式 (1), 式 (2)の方程式で一
次の摂動まで考えると, 以下のような常微分方程式を
得られる.

dδψ̂

dt
= A(z)δψ̂. (4)

今,δψ̂ は各物理量の摂動量を並べて構成されるベク
トルで, A(z)は行列である. また, 解析を行う際に,
境界条件として z → ±∞で摂動が減衰するような解
を求める.さらに境界面では, 境界を通じて圧力が連
続であるという条件を課す.
　以上の条件から摂動の分散関係を求め, 安定条件に
ついて議論する.

3 Results

輻射がない場合と光学的に薄い場合, 光学的に厚い
場合について線形解析を行った結果を示す.

3.1 一般的な Rayleigh-Taylor 不安定性
比較対象とするため, はじめに輻射が存在していな
い場合の Rayleigh-Taylor 不安定性について考える.
この時, 式 (4)は

d

dt

(
ξ̂z

δP̂g

)
=

(
0 1

ρ
k
ω

2

ρω2 0

)(
ξ̂z

δP̂g

)
, (5)

のように書く事ができる. ξz は摂動による境界面の
ラグランジュ変位の z成分である.ここから, 分散関
係は

ω2 = gk
ρ2 − ρ1

ρ2 + ρ1
, (6)

となる。したがって, ρ1 > ρ2で流体は不安定となり,
特に ρ1 � ρ2 では Im(ω) =

√
gkとなる.

3.2 optical thinの場合
3.2.1 解析結果

光学的に薄い場合, 輻射の減衰は無視して, 一定と
して扱う事ができる.加えて流体は等温であり, 流体
は輻射との作用で温度が変化しないと仮定する.この
とき, 輻射圧と重力をまとめて実効重力 geff として
扱う事ができる. 一般的な場合との違いは, 密度が z
方向に一定ではない事と, g → geff であり, 式 (4)は

d

dt

(
ξ̂z
δ̂ρ
ρ

)
=

(
geff
a2

ka
ω

2 − 1
ω
a

2 0

)(
ξ̂z
δ̂ρ
ρ

)
, (7)

となる.aは各流体での音速である. ここから, 以下の
ような分散関係を得る.

ω8 − 2(karms)2ω6 + [(karms)4 + g1g2k
2]ω4

+ k4(g1 − g2)hω2 − k6h2 = 0.

(8)

ここで, h ≡ g1a2
2 − g2a1

2, arms =
√
a2
1 + a2

2であり,
分散関係は ω2の４次式となる.摂動を短波長のみに
制限すると

ω2 = −hk
a2

+
h(g1 + g2)(a2

2 − a2
1)

2a6
+O

(
1
k

)
, (9)

という関係を得る.

3.2.2 応用 : HII領域の不安定性

ここで考えた状況は, 30 Doradusのような HII領
域で実現されていると考えられている.分散関係で短
波長の領域を考え, HII領域に相当する流体 2で音速,
及び実効重力が十分大きい場合に, 分散関係は

ω2 ≈ − hk

a2
1 + a2

2

≈ a2
1

a2
2

|g2|k, (10)

となる.この式に 30 Doradus の典型的な値 ( Lopez
et al. (2013) の論文の値を使用) を代入する事で,
HII領域において,放射源であるO型星の寿命数Myr
の間に λ < 0.1pcの摂動のみが成長する事がわかる.
これは, 30 Dradus において小さなスケールの構造
が成長していることを説明していると言える.
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3.3 optically thickの場合
3.3.1 解析結果

最後に, 光学的に厚い場合を考える.このとき, 輻
射は熱平衡に達しており, 輻射を等方的であるとして
扱う.輻射圧の効果は

G ≈ −∇Pr (11)

となり, 輻射の効果は Ptot = Pg + Pr としてガス圧
とまとめて扱う事ができる. 簡単のため, 系が断熱的
に変化する場合を考えると式 (4)は

d

dt

(
ξ̂z

δ ˆPtot

)

=

(
g
a2C

1
ρ

(
k
ω

2 − C
a2

)
ρ
(
ω2 +B( g

a )2
)

− g
a2C

)(
ξ̂z

δ ˆPtot

)
,

(12)

と表すことができる. ここで,B, C は流体の back-
groundで決まる量である ( Jacquet and Krumholz
(2011) の式 (68),(69),(72)を参照).摂動が境界面近
傍で局所化されているとすると, 式 (12)の行列は z
によらず定数行列として扱える.これにより, 分散関
係は行列の固有値を λとして

ρ1

λ1

(
ω
k

)2 − g1

1 − C1

(
ω

ka1

)2 = ρ2

λ2

(
ω
k

)2 − g2

1 − C2

(
ω

ka2

)2 , (13)

となる. 特に, ρ1 � ρ2 の場合は式 (13)右辺が左辺
と比較して無視できるため, 分散関係は

− C

a2
ω6

+
(
C(C −B)g2

a4
k2

)
ω4 +B

(
kgω

a

)2

− g2k4 = 0,

(14)

で与えられる.

3.3.2 応用 : 大質量星形成

図 2は大質量星形成のシミュレーションを行った結
果であり,降着円盤の上下から輻射によってガスが外
部へ掃き出され, bubble wall と呼ばれる構造を形成

していることがわかる. この bubble の殻と bubble
内部との境界面において,前節で議論した状態が実現
されていると思われる. Krumholz et al. (2009) の
シミュレーションで得られる典型的な値を用いて, 式
(14)について数値計算を行った結果が図 3である.こ
のグラフから, 断熱近似の条件から成長する波長の下
限が存在し, 摂動は ∼1kyrで成長している事がわか
る.大質量星形成のタイムスケールが ∼100kyrであ
る事から, 大質量星形成において長波長の Rayleigh-
Taylor不安定性が成長することができ, これによっ
て bubbleが破壊され物質が降着すると考えられる.

図 2: Krumholz et al. (2009)の大質量星形成シミュ
レーションで現れる bubble の様子 ( Krumholz et
al. (2009) から転載).図は diskに平行な方向から見
たものであり, 色は密度に対応しており黒色ほど密度
が小さく, 黄緑色ほど密度が大きい.右の図は左の図
の中心付近を拡大したものであり, 右上図より disk
の上下から輻射により掃き出されたガスが bubbleを
形成している様子が見える.右下図はその後の時間発
展であり, bubble が不安定となり崩壊している事が
わかる.

4 Conclusion

本発表では, 等温, 断熱などの仮定をおき, 理想的
な系について摂動の安定性解析を行った.結果として,
不安定性の成長するタイムスケールや, 成長できる波
長への制限等が観測やシミュレーションの結果に見
られる構造をよく説明できる事が示された.今後の課
題として, 今回考慮していない磁場を含んだ系の解析
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図 3: bubble wall における摂動の成長率と波長の関
係 ( Jacquet and Krumholz (2011) より転載).縦軸
は成長率, 横軸が摂動の波長を表しており, 黄色は摂
動の局所化が成り立ってい ない領域, 赤色は断熱近
似が成り立たない領域を示している.成長は 1kyrで
あり, 断熱条件から成長できる波長の下限が決まって
いる事がわかる.

や, 非線形領域でのふるまい等について考える事が重
要になると考えられる.
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重力崩壊型超新星爆発における acoustic mechanismの研究

犬塚 愼之介 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

初期質量が約 8M� より大きな星では、進化の最後にはコアで重力崩壊が起こる。中心部の密度が原子核の

密度程度になると強い核力の影響によって止められ (バウンスと呼ばれる)、衝撃波が発生する。この衝撃波

が外層まで伝わって星全体を吹き飛ばすのが重力崩壊型超新星爆発である。超新星爆発の観測からは外層に

1051erg 程度の運動エネルギーが伝えられていなければならない。しかし多くのシミュレーションでは、衝

撃波はコアを伝播する際に熱的なニュートリノの生成や外層原子核の分解のためにエネルギーを消費して減

衰してしまい、爆発を再現できない。この停滞した衝撃波にエネルギーを与えて復活させることが理論上の

課題である。本研究では音波によりエネルギーを輸送し衝撃波を復活させる機構 (acoustic mechanism)に

着目しその有効性を調べるため、コアの内部領域、すなわち原子中性子星表面から衝撃波まで伝播する音波

について二つの数値計算を行い、結果を比較して考察する。

1 Introduction

1.1 本研究の目的

重力崩壊型超新星の爆発機構についてはこれまで

に様々な理論的研究がなされ、信頼に足る超新星爆

発の進化過程のモデルおよび爆発のシナリオが構築

されている。しかしその解明にあたっては未だに多

くの困難が残されている。その一つは超新星のコア

内部で発生する衝撃波の停滞である。衝撃波を復活

させる機構としてニュートリノ加熱メカニズムが現

在盛んに研究されているが、今日まで一次元の計算

では爆発を再現できていない。本研究では重力崩壊

型超新星内部において一次元球対称な流れを仮定し

たうえで、音波により爆発を起こす機構 (Acoustic
mechanism)に着目し、爆発にどれほど寄与している
のか調べることを目的とする。

1.2 研究背景

1.2.1 重力崩壊型超新星

太陽質量の約 10倍以上の質量をもった大質量星で
は重力収縮により中心部の圧力が急激に低下し、物

質が中心に向かって落下する。Feコアは収縮を続け
中心部の密度は上昇を続ける。やがて中心部の密度

が原子核の密度程度になるとバウンスが起こり原始

中性子星 (PNS)が形成され、球状衝撃波が発生し外
層に向かって伝播を始める。この衝撃波が十分なエ

ネルギーを輸送できれば外層を吹き飛ばし爆発が起

こると考えられている。しかし実際には一次元球対

称計算では爆発を再現できていない。Fe分解反応や
電子捕獲反応で発生するニュートリノにより衝撃波

はエネルギーを失い、伝播の途中で停滞してしまう

からである。この停滞した衝撃波にエネルギーを与

えて再び外層へ伝播させる機構が研究されてきた。

ニュートリノ加熱メカニズムは、重力崩壊で蓄え

られた内部エネルギーの一部を衝撃波下流の物質に

吸収させ衝撃波を再び外層へ伝播させる機構である。

ただし衝撃波が停滞している領域ではニュートリノ

の吸収の効率が悪く、その効果は詳細な数値計算で

検証しなければならない。また、爆発に影響を与え

る非球対称な現象 (回転、磁場、流体不安定性)の効
果を調べるために多くの二次元、三次元の数値計算

が行われている。

1.2.2 Acoustic mechanism

衝撃波が失速、停滞した後、内部コアで強い音波

が発生する。この音波がコア内部を伝播して衝撃波

にエネルギーを輸送し、バウンス後遅い段階での爆

発を引き起こす可能性がある (図 1)。これが音波に
よる超新星の爆発機構 (Acoustic mechanism)である
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(Burrows et al. (2006))。音波が超新星爆発にもたら
す寄与について調べることはその爆発メカニズムを

解明する一翼を担う可能性がある。

図 1: Acoustic mechanism

2 Calculation

本研究では、重力崩壊型超新星のコアの内部にお

いて衝撃波が停滞した後に、原子中性子星表面で与

えた物理量の揺らぎが外向きの音波の伝播に伴って

停滞衝撃波まで伝えられた場合の揺らぎの成長を調

べるため、以下の二種類の数値計算を行う。

1. コアの内部領域を伝播する音波の波長が流れの
スケール長より十分小さい場合を仮定し、音速に

対する流れの速度の揺らぎを近似的に計算する。

2. 1.の仮定が成り立たない長波長の場合に、流れ
の状態を記述する方程式を線形化し、数値計算

を行って衝撃波における速度の揺らぎの時間変

化を調べる。

2.1 速度揺らぎの進化の数値計算

2.1.1 計算方法

星内部の定常的な流れの中で音波の伝播に伴う流

れの揺らぎの成長を評価する。

非一様な媒質流の速度 u、音速 cのスケール長に

比べ十分短い波長をもつ波を仮定すると、断熱不変

量の保存を表す以下の式が成り立つ (Bretherton and

Garrett. (1968) ,Dewar. (1970))。ここで E は波の

エネルギー密度、ω′ = ω − k · uは波の固有振動数、
vgは波の群速度である。

∂

∂t

(
E

ω′

)
+ ∇ ·

(
vg

E

ω′

)
= 0 (1)

球対称な媒質流 (u = vr)を伝播する波が短波長であ
ると仮定すると、速度の揺らぎは次のように近似的

に求められる (Jacques. (1977))。

(δvr)
2 ∝ vrc

(vr + c)2
(2)

これより音速に対する流体粒子の速度の揺らぎを計

算領域内の各点で評価し、原始中性子星表面から衝

撃波までの成長率 Rを求める。(
δvr

c

)
r

= C
(vr

c

) 1
2 1
vr + c

(3)

R =
(δvr/c)r

(δvr/c)PNS

(4)

超新星のコア内部の流体粒子の速度 vr、音速 cを図

2に示す。計算を行う衝撃波下流領域では c � vrとな

り、短波長の近似が成り立つのは音波の波長�10km、
すなわち音波の周期が 1ms より十分小さい場合で
ある。
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図 2: 星のコア内部の定常流

2.1.2 結果

音波とともに伝播する揺らぎの成長を定常的に求

めた結果を図 3に示す。音速に対する流体粒子の速
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度の揺らぎは原始中性子星表面から衝撃波までで約

10倍に成長している。

 0
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図 3: 音速に対する速度揺らぎの進化

2.2 揺らぎの時間発展の数値計算

2.2.1 計算方法

原始中性子星表面で与えた流れの揺らぎが音波の

伝播に伴って停滞衝撃波まで伝わる場合の、コア内

部の流体の方程式を数値的に解き、衝撃波における

流れの揺らぎの時間変化を調べる。

流れの物理量の揺らぎ δρ, δvr, δpについて以下の

式が成り立つ。

∂ρ

∂t
+ ∇j(ρvj) = 0 (5)

∂

∂t
(ρvi) + ∇j(ρvivj + pδij) = −ρgi (6)

p = Kργ (7)

ここで ρは密度、 vrは動径方向の速度成分、pは圧

力である。線形化されたこれらの方程式を計算する

際には Laplace変換を利用した数値計算コードを使
用した。

速度・密度揺らぎの境界条件として次のような正

弦波を与える。

δvr

vr
∝ sin

2π

T
t (8)

δvr

vr
=

cs

vr

δρ

ρ
(9)

本計算では波の周期 T を 1msとする。これは図 2に
示す定常流のスケール長と同程度の波長に対応する

ため、前節と異なり長波長で計算を行う。

線形解析で音速に対する流体粒子の速度の揺らぎ

を評価し、原始中性子星から衝撃波までの成長率 R

の時間変化を求める。

R =
(δvShock/c)r

(δvr/c)PNS

(10)

2.2.2 結果

原始中性子星表面で与えた正弦波形をもつ揺らぎ

の衝撃波における時間変化の計算結果を図 4に示す。
揺らぎは音速で伝播し、衝撃波に到達する時刻には

音速に対する流体粒子の速度の揺らぎの振幅は約 40
倍に成長している。
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0
10
20
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40
50
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Wave
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shock
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図 4: 速度揺らぎの時間変化

2.3 Discussion

原始中性子星表面で与えた音速に対する流体粒子

の速度揺らぎ δvr/cは音波の伝播に伴い、衝撃波半径

において Calculation 1では 10倍、Calculation 2で
は 40倍に成長した (図 5)。衝撃波半径における δvr/c

が定常流に対し 100%程度に成長していれば、衝撃波
の dynamicsに影響を与える可能性がある。そのため
には原始中性子星表面において短波長の場合…10%、
長波長の場合…2.5%の揺らぎが発生している必要が
ある。
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図 5: 速度揺らぎの成長率の比較

3 Conclusion

本研究では超新星内部の停滞衝撃波に音波が与え

る影響を調べるため、音波の伝播に伴う速度揺らぎ

の成長を二つの方法で数値計算し解析した。結果と

して、原始中性子星表面での揺らぎがどの程度あれ

ば衝撃波に影響を与えるか見積もることができた。

今後の課題として、原始中性子星の振動や内部の

構造を調べて実際に生成される揺らぎを計算するこ

とや、衝撃波上流で自由落下を続ける物質の流れの

影響と合わせて解析を行い、衝撃波の dynamicsに与
える影響をより詳細に検討することが考えられる。

Reference

A. Burrows et al. 2006. ApJ, 640, 878.

F. P. Bretherton and C. J. P. Garrett. 1968. Proc. Roy.
Soc (London) A302, 529.

R. L. Dewar. 1970. Phys. Fluids, 13, 2710.

S. A. Jacques. 1977. ApJ, 215, 402.

D. Lai and P. Goldreich. 2000. ApJ, 535, 402.

T. K. Suzuki, K. Sumiyoshi and S. Yamada. 2008. ApJ,
678, 1200.

Ya. B. Zel’dovich and Yu. P. Raiser. 2002. Dover.



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

ガンマ線バーストの中心エンジン
西野　裕基 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

ガンマ線バースト（GRB）は宇宙最大の爆発現象である。その光度は L ∼ 1051erg/sで、太陽の約 1018倍に
もなる。現在、GRBに関する最も重要な問題は中心エンジンである。本稿では論文 (Kawanaka et al.2013)

のレビューを行う。GRBの中心エンジンの有力な候補に、回転するブラックホールまわりの降着円盤がある。
Shakuraと Sunyaevの提案した円盤モデル (Shakura,N.I.&Sunyaev,R.A.1973)を採用した。アルファ粘性
によって物体は角運動量を失って降着が起こり、降着による加熱と輻射・移流による冷却が釣り合った定常状
態を簡単のために考える。ディスク内部の圧力と釣り合う程のポロイダル磁場を持つとすると、Blandford-

Znajek(BZ)機構 (Blandford,R.D.&Znajek,R.L.1977)によって相対論的なジェットが生成される。BZ機構
は磁場によりブラックホールの回転エネルギーを引き抜くペンローズ過程の一種である。質量降着率が大き
い（0.003M�/s以上）ときには、主にニュートリノ輻射によって冷却され、Neutrino Dominated Accretion

Flow(NDAF)となる。そして、ディスクがニュートリノに対して光学的に薄い場合、BZ機構で放出される
ジェットの光度は GRBを駆動させるのに十分であることを紹介する。

1 Introduction

GRBとは、突発的なガンマ線放射が観測される現
象である。宇宙論的な距離で起こり、このような高
エネルギー現象が１日に１回ほど観測される。GRB
はと超相対論的なジェットが非等方的に生成される
と考えられており、典型的な光度は L= 1050erg/sに
達する。このような高エネルギー天体のメカニズム
を解明することには大きな意義がある。しかしなが
ら、GRBの中心エンジンやジェットの駆動メカニズ
ムは未だに解明されているわけではない。中心エン
ジンの候補で最も有力なのが回転するブラックホー
ルと降着円盤である。
中心ブラックホールに対して、周囲のガスが角運
動量を持ってディスク状に回転する。円盤の自己重
力を無視すれば、降着ガスはケプラー回転する。そ
して、重力と遠心力が釣り合って円盤を構成する。こ
のとき、アルファ粘性という異常粘性を導入する。す
ると、粘性によって角運動量の輸送が行われて、ガス
がゆっくりと降着し始める。これが降着円盤である。
降着円盤の標準的なモデルは Shakuraと Sunyaevに
よって提案された。そのモデルでは、幾何学的に薄い
円盤を考え、アルファ粘性による加熱と放射による冷
却がつりあった定常状態を考える。アルファ粘性は乱

流や磁場によって生じると考えられている。Shakura
と Sunyaevの降着円盤では、冷却は光子による放射
冷却を考えた。この標準円盤モデルは、質量降着率
Ṁ ∼ 10−16M�/s程度までの範囲で成立している。
一方で、GRB の光度 L ∼ 1051erg/s を説明する

には、L ∼ Ṁc2 より、およそ Ṁ ∼ 10−3M�/s の
質量降着率が必要である。このような超臨界降着流
(10−16M� � Ṁ)では円盤の密度が高く、光学的厚
さが大きくなる。そして、光子が円盤にトラップされ
てしまうので、光子の放射冷却が効かなくなる。つま
り、光子放射によって冷却される標準円盤モデルでは
GRBの光度を説明できない。そこで Ṁ ∼ 10−3M�/s
以上の超臨界降着流でも効果的な冷却過程を考えな
くてはならない。重要となる冷却過程がニュートリ
ノ放射、移流による冷却である。特に高温・高密度の
時にはニュートリノ放射による冷却が優勢となる。こ
こではニュートリノ放射によって冷却されている降
着流 (NDAF)について方程式を解くことで、種々の
物理量（密度、温度、圧力など）を求めた。また、円
盤の内縁での圧力と磁気圧との関係を仮定して、BZ
機構から放出されると考えられるジェットの光度を
概算した。
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2 Methods

標準円盤の基礎方程式を導くために、いくつかの
仮定をする。これらの仮定は方程式の解を見ること
で後に確かめることは可能である。

1. 軸対称で定常

2. 円盤は幾何学的に薄く、z方向に静水圧平衡

3. 円盤の自己重力を無視

4. α粘性 (粘性テンソル trφ = −αp)が働く

5. 円盤は光学的に厚い

6. 落下速度 vR は回転速度 vφより十分に遅い

まず用いる方程式は連続の式と流体方程式である。
上記の近似を行うと、以下の４つの方程式にまとめ
ることができる。H は円盤の厚さの半分とし、円盤
の面密度を Σ = 2ρH とする。

Ṁ = −2πRΣvR (1)

Ω2 =
GMBH

R3
(2)

2αpH =
ṀΩ
2π

(3)
p

ρ
= Ω2H2 (4)

順に連続の式とR成分、φ成分、z成分の流体方程式で
ある。さらにエネルギー保存の式から加熱率Q+(erg·
cm−2s−1)、冷却率Q−(erg·cm−2s−1)について次が成
り立つ。

Q+ = Q− (5)

アルファ粘性による加熱率は円盤の方程式から αに
依らない形で

Q+ =
3GMBHṀ

4πR3
(6)

となる。また、冷却率は

Q− = Q−
ν + Q−

adv (7)

Q−
adv = TΣvR

ds

dR
∼ TΣvR

s

Rin
(8)

s は単位質量あたりのエントロピーである。ニュー
トリノ冷却率については、主に URCA過程（電子・

陽電子捕獲）などによる冷却を考える。ニュート
リノの光学的厚さを考慮に入れた冷却率 Qν は、
two-stream 近似をして輻射輸送の方程式を解くと
(Hubeny.1990;Popham and Narayan.1995)、

Qν = 2
∑

i

7/8σT 4

3/4(τνi/2 + 1/
√

3 + 1/3τa,νi)
(9)

iはニュートリノのフレーバーである。τνi はあるフ
レーバー i のニュートリノに対する光学的厚さで、
τνi

= τa,νi
+ τs,νi

のように吸収および散乱の光学的
厚さからなる。さらに加熱率・冷却率を決めるため
に温度 Tの情報も必要で状態方程式を与える必要が
ある。
この方程式を解くことで円盤の圧力を求めること

ができる。以下で内縁Rinでの円盤の圧力からジェッ
トの光度を概算する方法を述べる。ここで円盤の圧
力と磁気圧について以下の式で圧力/磁気圧比 βh を
おく。

βh
B2

8π
= p(Rin) (10)

この式の物理的な意味はブラックホール磁気圏の磁
気圧と円盤の内縁での圧力比に対するつり合いの関
係と見ることができる。さて、ブラックホール付近の
磁気圏から Blandford-Znajek機構によってジェット
が生成されていると考えられている。すると、ジェッ
トの光度はポインティングフラックスと典型的な大
きさのスケール Rg を用いて以下の式でオーダーエ
スティメイトすることができる。(Rg = GMBH/c2)

Ljet = f(a/MBH) · cB2

8π
· Rg

2 (11)

f(a/MBH)ブラックホールのスピンパラメータ a =
J/MBH について単調増加関数で、磁場の配位にも
依存する。

3 The Analytic Model

主要な項のみを考えると先の降着円盤の方程式は
代数的に簡単に解くことができる。しかも explicitな
パラメータ依存性を求めることができる。質量降着
率に応じて I から V までの領域に分けて考える。領
域から領域への転移点を調べることも可能である。次
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のセクションでわかるが、ここで得る解析的な結果
は数値計算による結果とよく合致する。

I Ṁ < Ṁign(典型値 0.018M�/s)
p ≈ ρcs

2 と Q− = Q−
adv を仮定して円盤の方

程式を代数的に解いた。ニュートリノ放射が冷却
に効かないので、Advection Dominated Accretion
Flow(ADAF)となっている。求めたジェットのパラ
メータ依存性は次のようになる。

Ljet = 3.2 × 1049erg s−1βh
−1α0.1

−1f(a/MBH)

×
(

Ṁ

0.001M�s−1

)(
Rin

6Rg

)−2/5

(12)

転移点 Ṁign は Q−
adv = Q−

ν となるときで定義さ
れる。

II Ṁign < Ṁ < Ṁopaque

(典型値 0.018M�/s< Ṁ <0.045M�/s)
輻射圧 p = 11

12
σ
c T 4 と Q− = Q−

νe
を仮定して円盤

の方程式を代数的に解いた。円盤は NDAFであり、
τνe < 1でニュートリノに対して光学的に薄い。ジェッ
トのパラメータ依存性は次のようになる。

Ljet = 1.1×1051erg s−1βh
−1α0.1

−11/10f(a/MBH)

×
(

Ṁ

0.01M�s−1

)(
Rin

6Rg

)−57/20(
MBH

3M�

)1/10

(13)

転移点 Ṁopaque は τνe = 1となるときである。
III Ṁopaque < Ṁ < Ṁtrap,νe

(典型値 0.045M�/s< Ṁ <2.2M�/s)
p = 11

12
σ
c T 4 と Q− = Q−

νe
を仮定して円盤の方程

式を代数的に解いた。円盤は NDAFで、τνe > 1で
ニュートリノに対して光学的に厚い。タイムスケー
ルを考えるために、次の二つの時間スケールを導入
する。降着時間 tacc = R/vR ≈ 1

αΩ
R2

H2 と拡散時間
tdiff = Hτ/cである。このとき円盤は tdiff,νe < tacc

で、電子ニュートリノの放射が円盤の冷却に効いてい
る。ジェットのパラメータ依存性は次のようになる。

Ljet = 9.8 × 1051erg s−1βh
−1α0.1

−5/6f(a/MBH)

×
(

Ṁ

0.1M�s−1

)2/3(
Rin

6Rg

)−9/4(
MBH

3M�

)1/2

(14)

転移点 Ṁtrap,νe
は tdiff,νe

= taccとなるときである。

IV Ṁtrap,νe
< Ṁ < Ṁtrap,νµ,τ

(典型値 2.2M�/s< Ṁ <4.1M�/s)
p = 11

12
σ
c T 4とQ− = Q−

νe
を仮定して円盤の方程式

を代数的に解いた。円盤は NDAFで、tdiff,νe > tacc

となって、電子ニュートリノが円盤にトラップされ
て、冷却に効かない。ジェットのパラメータ依存性は
次のようになる。

Ljet = 6.0 × 1052erg s−1βh
−1α0.1

−5/6f(a/MBH)

×
(

Ṁ

1M�s−1

)2/3(
Rin

6Rg

)−9/4(
MBH

3M�

)1/2

(15)

転移点 Ṁtrap,νµ,τ は tdiff,νµ,τ = tacc となるときであ
る。

V Ṁtrap,νµ,τ < Ṁ

(典型値 4.1M�/s< Ṁ)
ここで再び Q−

adv > Q−
ν となって円盤は ADAFと

なる。p ≈ ρcs
2 と Q− = Q−

adv を仮定して円盤の方
程式を代数的に解いた。tdiff,νµ,τ > tacc となり、μ/
τニュートリノ放射が冷却に効かない。

Ljet = 3.2 × 1053erg s−1βh
−1α0.1

−1f(a/MBH)

×
(

Ṁ

10M�s−1

)(
Rin

6Rg

)−5/2

(16)

4 Results

数値計算によって得られた結果を示す。α =
0.1,MBH = 3M�,Rin = 6Rg,βh = 1,f(a/MBH) = 1
として計算した。
解析的モデルの結果と 図 1が対応しており、質量

降着率を変えた時の円盤の状態変化がわかる。図 2
から、特にニュートリノに対して光学的に厚くない
とき（0.003−0.01M�/s）には、効率的にジェットを
駆動させることがわかる。
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図 1: 質量降着率をパラメーターにした冷却率、ニ
ュートリノに対する光学的厚さ、圧力（Kawanaka et
al.2013より引用）

図 2: ジェットの効率 (η = L/Ṁc2)（Kawanaka et
al.2013より引用）

5 Conclusion

今回は円盤の方程式について数値計算し円盤の作
る磁場との関係についてはパラメーターを残したま
ま、BZジェットの光度を計算した。幅広い質量降着
率における降着円盤と BZジェットを明らかにした。
NDAFのとき、効率的に BZジェットを生成し、観
測されているGRBの光度 (L∼ 1050−52erg/s)に対応
している。BZジェットはニュートリノ対消滅ジェッ
トより大きく、GRBジェットとして有力である。今
後は円盤とそれが作る磁場のグローバルな配位まで
数値計算することでパラメーターを決定することが
必要と思われる。
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降着円盤を伴った回転駆動型パルサーモデルからの多波長放射

石崎 渉 (東京大学 宇宙線研究所 M1)

Abstract

ミリ秒パルサー (MSP)とは弱い磁場を持ちミリ秒スケールの電波パルスを放射する天体であり、放射のエ

ネルギーを自転から供給する回転駆動型のパルサーである。MSPは古い天体であると考えられているにも

かかわらず速い自転周期を保っていることから、MSP は進化のある段階で伴星からの質量降着によって角

運動量を受け取り自転速度が速まるというリサイクルシナリオが提唱されている。近年、伴星からの降着に

よって駆動される降着駆動型パルサーのうち、回転駆動型へと移行しているものがいくつか観測された。PSR

J1023+0038はその例の 1つである。後に、PSR J1023+0038から (1)降着円盤起源であると考えられる可

視光の放射が確認され (2)電波パルスが消えたことから、再度降着駆動型に移行したものと考えられていた。

しかし、本講演で紹介する Takata et al.(2014) [1]は、(1)(2)と同時期に降着駆動型では説明できない γ 線

の増光があることを報告した。[1]はこの γ 線の増光を説明するために、パルサー風による降着円盤からの放

射の逆コンプトン散乱を考えた。パルサー風は回転駆動型に期待されるものであるため、PSR J1023+0038

は降着円盤を持ちつつも、回転駆動型として放射し続けているとした。このとき電波パルスは、パルサー磁

気圏からの γ 線によって電離された降着円盤に遮られているとして説明した。

1 Introduction

パルサーとはパルス状の放射を行う天体であり、そ

の正体は中性子星と考えられている。パルサーは放

射のエネルギー源で分類され、自転のエネルギーを

解放して主に電波で放射する回転駆動型、伴星から

降着するガスの重力エネルギーを解放して主に X線

を放射する降着駆動型などがある。MSP(millisecond

pulsar)はミリ秒スケールの電波パルスを放射する回

転駆動型のパルサーであるが、磁場が弱いこと・球

状星団に見られることなどの理由から古い天体であ

ると考えられている。回転駆動型パルサーの自転周

期は、時間が経つにつれて長くなっていくにも関わ

らず、MSPは速い自転速度を保っており通常の回転

駆動型パルサーとは形成過程が異なると考えられて

いる。

降着駆動型パルサーの中性子星は伴星からの質量

降着を受ける際に角運動量を受け取ってミリ秒スケー

ルまでその自転速度を速めて (Alpar et al. 1982)、や

がて降着が止まり MSPとして回転駆動型パルサー

へと移行すると考えられている。実際にそのような

天体は数例観測されており、本講演ではそのひとつ

である PSR J1023+0038からの放射と、2013年の

観測での変化の原因について論ずる。

2 Observations

PSR J1023+0038 は 2000年に電波源として発見

され (Bond et al. 2002)、2003 年に X 線の変動

や降着円盤が確認されたことから降着駆動型パル

サーであると確認された天体である (Woubt et al.

2004; Thorstensen & Armstrong 2005; Homer et

al.2006)。その後、1.69msの電波パルス放射が見つ

かった (Archibald et al. 2009) ことから、降着駆動

型からMSPへ移行したと考えられた。

しかし 2013年の観測で、ミリ秒の電波パルスが消

失したこと (Stappers et al. 2013)、降着円盤が再び

形成されたこと (Halpern et al. 2013)から、再び降

着駆動型に移行したと考えられたが、同時期に降着

駆動型パルサーのモデルでは説明できないγ線の増

光 (図 1)も見られた (Stappers et al. 2013)。

本講演では、観測事実 (1)ミリ秒の電波パルスが

消失したこと、(2)ガンマ線の増光が見られたこと、

(3)UVの増光が見られたこと、(4)X線の増光が見ら
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れたことを、Takata et al.(2014)のモデルを用いて

説明する。

図 1: 2013 年の観測 横軸は 2013 年 6 月 1 日から

の日数で、縦軸はフラックス (黒:γ線, 緑:X線, 紫・

青:UV) UV,X線については 6月上旬と 10月頃のデー

タ点を見ると増光が確認できる。γ線は、6月下旬か

ら 7月上旬にかけて有意に増光している。

3 Methods

図 2は、Takata et al.(2014)のモデルの概念図で

ある。このモデルでは、形成された降着円盤は、パル

サーの磁気圏に達しておらず、パルサー風も Outer

gapからの放射も存在するとして考える。また、降

着円盤は、中性子星からの距離がRcより近い部分で

蒸発し、電離しているものとする。

RcはOuter gapからの γ線が、電子陽電子対生成

によって吸収される半径として計算している。電子

陽電子対生成の断面積は、

σ(Eγ) = 3.5× 10−3Z2σT

[
7

9
log

(
183

Z1/2

)
− 1

53

]
(1)

で与えられる。ここでZは衝突する原子の原子番号、

σT はトムソン断面積である。円盤上部から見た柱密

度を考え、γ線が吸収される臨界柱密度 Σcritを計算

すると

Σcrit ∼ 100 g cm−2 (2)

となる (Takata et al. 2010)。Standard disk

model(Shakura & Sunyaev 1973; Frank et al. 2002)

から、この Σcrit に対応する Rc を計算すると

Rc ∼ 3× 109α
−16/15
0.1 Ṁ

14/15
16 Σ

−4/3
c,2 cm (3)

を得る。ここで α0.1 は粘性パラメータを 0.1で規格

化したもの、Ṁ16は 1016g s−1で規格化したもので、

Σc,2 も同様である。

図 2: J.Takata et al.(2014)のモデルの概念図 降着

円盤はRcより内側で蒸発し存在しない。また中性子

星からのパルサー風と恒星風の間に形成された衝撃

波はパルサーから Rs の位置にある。

3.1 UVの増光

UVの放射は、形成された降着円盤由来の多温度黒

体放射と考える。まず観測の光度LUV ∼ 1033 erg s−1

から降着円盤の内縁半径を見積もると Rin ∼ 109−10

を得る。パルサーの光円柱の半径が Rlc = cP/2π ∼
8× 106 cmであることから、降着円盤はパルサー磁

気圏に達していないことが確かめられる。また、Rc

と比較すれば、降着円盤の蒸発が起こっている半径

と一致することも確認できる。

Standard disk modelより、降着円盤の温度の半径

依存性は Td ∝ R−3/4 で与えられる。円盤が蒸発し

ている部分より内側は Td(R < Rc) = Td(Rc)で一定

と仮定する。降着円盤および蒸発したガスからの多

温度黒体放射のフラックスは

Fν =
4πhν3 cos i

c2D2

∫ Rout

Rlc

RdR

exp [hν/kBTd(R)]− 1
(4)

となる。ここで、D ∼ 1.3 kpcは連星系と地球の距離、

cos iは視線方向による効果で、i ∼ 40◦ − 50◦(Wang

et al. 2009)である。

3.2 γ線の増光

パルサー風によって、UVの光子が逆コンプトン
散乱され、γ線が作られるとして示す。まず、UVの
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光子に対するパルサー風の光学的厚みを計算する。

τic ∼ nsσT r ∼ 0.4

(
LUV

1033erg/s

)(
Es

3eV

)−1 ( r

109cm

)−1

(5)

ここで、ns = LUV /4πr
2cEs は UVの光子の密度、

EsはUVの光子である。これらから逆コンプトン散

乱による γ 線の生成は十分起こることがわかる。

パルサー風のローレンツ因子 ΓPW を計算する。

magnetization parameterの σは

Lsd = ṄΓPWmec
2(1 + σ) (6)

から定義される。Lsd ∼ 5×1034erg s−1は spin-down

luminosityである。これを用いて

ΓPW (R) =

(
1 + σL

1 + σ(R)

)
ΓPW,L (7)

となる。ここで下付き添え字の Lは、光円柱での値

である。また、σ(R)の半径依存性は

σ(R) = σL

(
R

Rlc

)−β

(8)

と仮定する。逆コンプトン散乱の断面積は

σIC(R) =
3σT

4Γ2
PW (R)

×[
2q ln q + (1 + 2q)(1− q) +

(Γqq)
2
(1− q)

2(1 + Γqq)

]
(9)

である。ここでΓq = 4ΓPWEs/mec
2, q = E0/Γq(1−

E0), E0 = Eγ/ΓPWmec
2 で 1/ (4ΓPW )

2
< q < 1で

ある (Blumenthal & Gould 1970)。

逆コンプトン散乱された光子の場は

F (Eγ , R) =

∫
σIC(R)c

Es

dNs

dEs
dEs (10)

である。ここで dNs/dEsは、UVの光子のエネルギー

スペクトルである。

3.3 X線の増光

降着円盤が消失している時は、伴星と中性子星の

間に遮るものがなく、パルサー風や磁気圏からの放

射によって恒星の表面は加熱される。加熱されたこ

とにより恒星は膨張をはじめ、ロシュローブを満た

した時点から降着が再開する。同時に、加熱されたこ

とにより恒星風は強まり、パルサー風と恒星風の間

に形成される衝撃波面で、せき止められるパルサー

風の割合が大きくなる。これにより、衝撃波面で加

速されるパルサー風の電子は増加し、加速電子のシ

ンクロトロン放射も増加することによって X線の増

光が説明できる。

衝撃波で加速された電子のエネルギースペクトル

は f(γ) = Kγ−p と仮定する。加速電子の γ の最大

γmax は、衝撃波による加速時間 tac とシンクロトロ

ン放射による冷却時間 tsync のつりあいから決定す

る。それぞれは

tac ∼
γmaxmec

eB
, tsync ∼

9m3
ec

5

e4B2γmax
(11)

であり、tac = tsync として計算する。ここで磁場は

B = 3
[
Lsdσ(R)/R2

sc(1 + σ(Rs))
]1/2
で計算される。

ただし Rs ∼ 5× 1010cmは衝撃波面と中性子星の距

離として、連星間の距離の半分をとったものである。

γ の最小値 γmin は、分布関数 f(γ)を用いて、総

粒子数と総エネルギーをそれぞれ計算し求める。∫ γmax

γmin

f(γ)dγ =
ζLsd

4πΓPW (Rs)r2smec3(1 + σ(Rs))
(12)∫ γmax

γmin

γf(γ)dγ =
ζLsd

4πR2
sc(1 + σ(Rs))

(13)

これらは p > 2 を仮定すれば、より簡単に γmin ∼
ΓPW (Rs)と近似できる。

3.4 電波の遮蔽

蒸発した円盤は、電離してプラズマとなっている
と考える。電波がプラズマに吸収されるかどうかを、
プラズマ周波数 ω2

p = 4πnee
2/me を計算することで

見積もる。

ωp

2π
∼ 6GHz

(
Ṁd

1016erg/s

)1/2 ( vd,w
105cm

)−1/2
(

Rc

3× 109cm

)−1

(14)

ここで Ṁdは円盤からの蒸発の速度、vd,wは蒸発し

た物質の速度、Rcは蒸発する半径の最大である。ne

は円盤から蒸発する物質が、vd,w で 1秒当たりに逃

げ出す量が Ṁd に等しいとして計算した。この結果

から、電波パルスはプラズマに遮蔽されると考えて

よい。
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4 Results

このモデルのパラメータは、σL, ΓPW,L, β であ

る。図 3, 図 4は、降着が始まる前と後のスペクトル

とフィッティングの結果である。この結果 σL ∼ 100,

ΓPW,L ∼ 200, β ∼ 0.7を得た。また、加速電子のベ

キ指数は、降着前は p ∼ 1.6、降着が始まってからは

p ∼ 2.2となった。

図 3: 降着が始まる前のスペクトル. 左に見えている

のは伴星の黒体放射. 破線は衝撃波加速によるシン

クロトロン X線、細かい破線はパルサー磁気圏から

の放射

図 4: 降着が始まってからのスペクトル. 左に見えて

いた黒体放射のスペクトルが降着円盤からの放射で

強くなっている. 点線は衝撃波加速のシンクロトロ

ン放射である. 一点鎖線は逆コンプトン散乱による

γ 線で、磁気圏からの γ 線を覆い隠している

5 Discussion & Conclusion

このモデルによって、(1) ミリ秒の電波パルスが

消失したこと、(2)ガンマ線の増光が見られたこと、

(3)UVの増光が見られたこと、(4)X線の増光が見ら

れたことのすべての観測事実を同時に説明すること

ができた。結論として、パルサーの電波放射は遮蔽

されているだけであって、PSR J1023+0038は回転

駆動型パルサーのままであるということができる。

課題としては、(1)現在UVで観測されている 100

秒程度の時間変動が説明できていない、(2)X線で観

測されている 50-100秒の時間変動が説明できていな

い、(3)蒸発した円盤とパルサー風の相互作用を考え

ていないという点が挙げられる。

(1)については、円盤の構造および時間変動につい

てより細かな考察を行う必要があるだろう。(2)につ

いては、恒星風の時間変動を考慮したより詳細な議

論が求められる。

(3)については、衝突がないとするのは不自然であ

るため、衝突があっても遮蔽が可能であるか考察の

必要があるだろう。
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ブラッックホール中性子星連星合体のスピンの傾きに対する依存性の研究

川口　恭平 (基礎物理学研究所)

Abstract

ブラックホール中性子星連星合体は有望な重力波源であるとともに、降着円盤形成や質量放出によって sGRB

や Kilonovaといった電磁波対応天体の源となりうる。本研究ではブラックホール中性子星連星の合体過程

の、特に今まであまり議論されてこなかったブラックホールスピンの傾きに対する依存性を数値相対論シミュ

レーションによって調べた。その結果ブラックホールスピンと軌道角運動量の間の角度が合体直前まで、シ

ミュレーションのゲージ条件のもとで 3度以下の精度で保存することが分かった。またスピン傾斜角が大き

いほど潮汐破壊が起こりにくくなり、その結果形成される降着円盤や放出される質量は小さくなる事を定量

的に明らかにした。さらに放出される重力波の波形はスピン傾斜角の存在によってその振幅や位相が変化す

ることが分かった。

1 Introduction

ブラックホール中性子星連星合体は有望な重力波

源であるとともに、降着円盤形成や質量放出によって

sGRBや Kilonovaといった電磁波対応天体の源とな

り得る。こうしたコンパクト連星合体の、特に合体過

程において放出される重力波の波形や、形成される降

着円盤の質量、放出される質量を理論的に予想するた

めには数値相対論によるシミュレーションが必要であ

る。特にブラックホール中性子星連星合体においては、

合体時中性子星が潮汐破壊を起こすかが重力波波形や

降着円盤質量といった量を大きく左右し、また、中性

子星の潮汐破壊の度合いはブラックホールスピン、質

量、中性子星の質量、半径 (状態方程式)に依存するこ

とが先行研究によって明らかになった。(K. Kyutoku,

M. Shibata, K. Taniguchi 2010)(K. Kyutoku, H.

Okawa, M. Shibata, K. Taniguchi 2011) これまで

のブラックホール中性子星連星合体に対する研究は

はブラックホールスピンの方向と系の軌道角運動 量

の方向がそろっているものについて主に行われてき

た。ブラックホールスピンの方向が系の軌道角運動

量の方 向からずれている場合、連星の軌道は時空の

ひきずりの効果により歳差運動を起こすことが知ら

れており、こうしたダイナミクスの変化は重力波波

形や降着円盤質量といった量を定性的に変え得る。そ

こで本研究ではブラッ クホール中性子星連星の合体

過程の、特に今まであまり議論されてこなかったブ

ラックホールスピンの傾きに対する依存性を、中性

子星の状態方程式の不定性も考慮して系統的に数値

相対論シミュレーションによって調べた。以下、特に

断らない限り c = G = M⊙ = 1の単位系を用いる。

2 Method & Model

本研究の目的はブラックホールの質量、スピンの

大きさ、スピンの傾き、中性子星の質量、中性子星の

状態方程式に対してブラックホール中性子星連星合

体の際に形成される降着円盤の質量と形状、放出さ

れる物質の質量と形状、放出される重力波の波形が

どのような依存性を持つかを系統的かつ定量的に明

らかにすることである。今回はその研究の第一歩と

して、中性子星質量とブラックホール質量を固定し、

状態方程式とスピンの傾きがブラックホール中性子

星連星合体に与える影響を調べた。特に状態方程式

としては原子核物理から提案される 4つの piecewise-

polytropicモデル (J. S. Read, B. D. Lackey, B. J.

Dwen, J. L. Friedman 2009)を用いた。各EOSに対

する 1.35M⊙の中性子星の半径、中心密度、バリオン

質量、コンパクトネスの値を表 1にまとめる。なおコ

ンパクトネスは中性子星の質量をその半径で割った値

C := MNS/RNSで定義される量で中性子星がどれだ

けコンパクトな領域に収まっているかを表す無次元

量である。中性子星質量を固定した場合、半径が大き
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表 1: 各 EOSに対する 1.35M⊙ の中性子星の半径、中心密度、バリオン質量、コンパクトネスの値。

Model R1.35[km] ρ1.35[g/cm
3] M∗,1.35[M⊙] C1.35

APR4 11.1 8.9×1014 1.50 0.180

ALF2 12.4 6.4×1014 1.49 0.161

H4 13.6 5.5×1014 1.47 0.147

MS1 14.4 4.2×1014 1.46 0.138

な中性子星ほど小さなコンパクトネスをもつ。数値シ

ミュレーションは、これら 4つの状態方程式それぞれ

について、軌道角運動量とブラックホールスピンの間

の角度 itilt ∼ 30, 60, 90[deg.]としたモデルについて

行った。また、すべてのモデルについて中性子星質量

MNS = 1.35M⊙、Q = 5、χ = 0.75、M0Ω = 0.036

とした。ここで Q = MBH/MNS、χ = SBH/M2
BH

でそれぞれブラックホールと中性子星質量比、ブラッ

クホールのスピンパラメータであり、M0Ωは初期の

軌道周期を全質量で無次元化した値である。Q = 5、

χ = 0.75とした理由は、状態方程式とスピンの傾き

に対する潮汐破壊の激しさの依存性が見えやすいと先

行研究から期待されるためである。本シミュレーショ

ンはZ4c形式に基づいて時空と流体の時間発展を解く

数値計算コード SACRA(T. Yamamoto, M. Shibata,

K. Taniguchi 2008)を用いて計算した。また、スピン

の傾いていない系との比較として (K. Kyutoku, K.

Ioka, M. Shibata 2013)のデータを用いた。

3 Results

この節では本研究の数値シミュレーションによっ

て得られた主たる結果のいくつかを紹介する。

3.1 軌道進化

PostNewtonian展開による軌道進化計算による研

究から、片方が軌道角運動量から傾いた方向にスピ

ンを持っているような連星は、スピン軌道角運動量

相互作用によって軌道が歳差運動を起こすことが知

られている。(L. E. Kidder 1995)特に、このときス

ピン軌道角運動量相互作用の最低次の効果において、

軌道角運動量とブラックホールスピンがその間の角

度 itilt を保った状態で全角運動量の周りを回転する

ことが分かっている。この事実は数値シミュレーショ

ンの初期条件における itiltの値が、連星形成時の itilt

とほぼ一致しているであろうこと意味し、本研究に

おける設定がwell-definedである事を保証する。しか

しながら、こうした軌道角運動量とブラックホール

スピンの時間進化の性質が、連星合体直前といった、

PostNewtonian展開による計算が妥当でなくなる領

域において成り立つかは非自明であるため、今回は

それを調べた。図 1にMS1における itiltの時間進化
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図 1: MS1における itilt の時間進化。

をプロットしたものである。状態方程式のモデルに

よらず itilt の値は合体直前まで 3度以下の精度で保

存することが分かった。この結果は PostNewtonian

による計算でも示された itilt の値が軌道進化におい

てほぼ保存するという性質が、合体直前まで有効で

あることを意味する。この性質はスピンが傾いてい

るブラックホール中性子星連星をモデル化する上で

役に立つと考えられる。

3.2 降着円盤と質量放出

合体後 10ms後に測った降着円盤の質量Mdisk と

放出された物質の質量Mejeの結果をコンパクトネス



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

とスピン傾斜角に対する等高図として図 2,3にした。

図 2から、同じスピン傾斜角をもつモデルについて

はコンパクトネスが小さいほど降着円盤の質量が大

きいことが分かる。また同じ状態方程式のモデルに

対してはMejeがスピン傾斜角の増大に伴って減少し

ている。図 3からは降着円盤の時と同様にコンパク

トネスが小さいほど放出される物質の質量が大きく、

またMejeが傾斜角の増大に伴って減少している事が

確認できる。このことから中性子星はコンパクトネ

スが小さいほど、またスピン傾斜角が小さいほど潮

汐破壊を起こしやすいということを表している。ス

ピンが軌道角運動量と同じ向きを向いているブラッ

クホール中性子星連星合体においては、スピンの大

きさが大きいほど中性子星は潮汐破壊を起こしやす

い事が分かっているが (K. Kyutoku, H. Okawa, M.

Shibata, K. Taniguchi 2011)、スピンの向きが軌道

角運動量の方向から傾いている場合、PostNewtonian

でのスピン軌道角運動量相互作用の leadingの寄与

が、∝ L · S = LScositiltで与えられるように、傾斜

角によってスピンの効果が effective に弱まるため、

潮汐破壊が起こりにくくなったためと解釈すること

ができる。比較的小さいコンパクトネス (∼ 0.14)の

状態方程式においては、初期スピン傾斜角が 90度で

あっても降着円盤の質量は 0.01M⊙ 以上存在し、こ

れは sGRBの中心エンジンとなる可能性がある。一

方コンパクトネスが比較的大きい (∼ 0.18)の場合で

は、0.01M⊙ 以上の降着円盤の質量を実現するため

には、初期スピン傾斜角の値がおよそ 60度以下であ

る必要があることが分かる。
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図 2: コンパクトネスとスピン傾斜角に対する降着円

盤の質量の依存性。
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図 3: コンパクトネスとスピン傾斜角に対する放出さ

れる物質の質量の依存性。

3.3 重力波波形

スピン傾斜角が存在すると軌道は歳差運動を起こ

し、それに伴って重力波波形も変化する。スピン傾

斜角が重力波波形に与える影響を調べた。図 4は状
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図 4: 各スピン傾斜角のモデルからの重力波波形。状

態方程式は APR4である。

態方程式が APR4の各スピン傾斜角のモデルについ

て系の全角運動量の方向で観測した場合の重力波波

形をプロットしたものである。各スピン傾斜角のモ

デルからの波形を比べると、重力波波形がスピン傾

斜角によって振幅や位相が変化しているのが分かる。

また重力波波形の変化はスピン傾斜が大きいほど大

きいことが分かる。

スピンが傾いている系では全角運動量の方向と軌

道角運動量の方向は一致しておらず、軌道角運動量

は全角運動量を軸に回転する。本数値シミュレーショ

ンでは、ブラックホール中性子星の軌道が ∼ 10周

する間に、軌道角運動量は ∼ 0.5 − 1周回転してい
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る。つまり軌道角運動量の回転角速度 ωprec は軌道

角速度 ωorb比べ小さい。そのため、全角運動量の方

向から観測した重力波はその瞬間瞬間では軌道角運

動量は一定の方向を向いており、スピンが傾いてい

ない系からの重力波を全角運動量と軌道角運動量の

間の角度分だけ軌道角運動量の方向に対し傾けた方

向にいる観測者から観測したものであるという描像

が第 0近似成り立つと考えられる。重力波の最低次

は四重極公式であたえられ、その周波数は軌道周波

数の 2倍であるが、特に連星の質量比が 1でない場

合、軌道角運動量からずれた方向における重力波に

は 0.5PN のオーダーで軌道周波数の 1倍や 3倍の成

分がまざる。その効果によってスピンが傾いている

系から重力波波形が図 4ように振幅や位相が変化す

ると解釈できる。

現実の観測では観測者の方向は固定であり、初期

に観測者が軌道角運動量の方向にいたとしても、軌

道角運動量の方向は回転するため常に軌道角運動量

の方向から観測することは不可能である。したがっ

てスピンが傾いた系からの重力波波形には観測方向

のずれによる振幅や位相の変化の効果が入ることは

原理的に避けられない。これはスピンが傾いていな

い系において、運が良ければその重力波を軌道角運

動量の方向から観測することが可能であることと大

きく違う点であり、スピンが傾いた系からの重力波

の大きな特徴である。

4 Summary

本研究ではブラックホール中性子星連星の合体過

程の、特に今まであまり議論されてこなかったブラッ

クホールスピンの傾きに対する依存性を数値相対論

シミュレーションによって調べた。その結果ブラッ

クホールスピンと軌道角運動量の間の角度が合体直

前まで、シミュレーションのゲージ条件のもとで 3

度以下の精度で保存することが分かった。またスピ

ン傾斜角が大きいほど潮汐破壊が起こりにくくなり、

その結果形成される降着円盤や放出される質量は小

さくなる事を定量的に明らかにした。さらに放出さ

れる重力波の波形はスピン傾斜角の存在によってそ

の振幅や位相が変化することが分かった。
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重力崩壊型超新星の爆発メカニズム

荒木　惟 (福岡大学大学院 理学研究科)

Abstract

超新星は大質量星の進化の最終段階に起きる激しい爆発現象である。その爆発エネルギーは 1051ergとその

親の銀河に相当するほどで宇宙で最も激しい爆発現象のひとつであると言える。重力崩壊型超新星は文字通

り重力崩壊が爆発の引き金となるものであり、この超新星が重力崩壊から爆発に至るまでどのような物理が

関わっているのか長きに渡って研究は進められてきた。しかしまだ完全には解明されていない点が残ってい

る。この研究では現在有力視されている超新星が爆発に至るまでの標準シナリオを解説し最後に現在の最新

のシミュレーションについても議論する。

1 Introduction

超新星爆発は大質量星の進化の最終段階で起こす

爆発現象であり、高エネルギー天体物理学としても

重要な天体現象の一つである。またニュートリノ天

文学や重力波天文学での候補天体としても重要性を

持っている。超新星のなかでも重力崩壊型超新星は

親星の質量が 8M⊙ 以上の恒星が進化の最終段階で

起こす爆発現象である。恒星は核融合反応により元

素合成を行いながら進化していき、質量が 8M⊙以上

である恒星はその最終段階で中心部に鉄のコアを作

る。この鉄コアが不安定になり重力崩壊を起こし爆

発が生じる。この超新星の研究は約 50年間にわたっ

て行われてきたが未だその爆発のメカニズムに関し

て完全解明されておらず、現在も盛んに研究がおこ

なわれている。この重力崩壊型超新星のメカニズム

を解明するのには、素粒子、原子核物理、流体力学、

電磁プラズマ物理そして一般相対性理論を含めた非

常に複雑な物理が関連してくる。この現象を考慮し

た研究を行うには数値シミュレーションは欠かすこ

とができない。将来的にこの現象を、7変数（時間

１，空間３次元，位相空間３次元）を持つボルツマ

ン輻射輸送方程式を一般相対論的な流体・時空の進

化と合わせてセルフコンシステントに解くことが必

要である。当発表では重力崩壊型超新星が重力崩壊

を起こし爆発に至るまでの標準的なシナリオを解説

し、さらに現在の数値シミュレーションの結果につ

いても紹介する。

2 重力崩壊から爆発にいたるまで

ここでは重力崩壊型超新星の重力崩壊の始まりか

ら爆発にいたるまでの標準シナリオを解説する。

恒星は核融合をしながら進化しているがその質量が

8M⊙以上の恒星は進化の最終段階で重力崩壊を起こ

す。これにより爆発することがわかっていて、爆発後

は中性子星もしくはブラックホールになると言われ

ている。この研究で注目する恒星は爆発後中性子星

となる恒星であり、その恒星は質量が 9 − 25M⊙ で

あることがわかっている。また星の運命はその恒星

に含まれる金属量に依存するので、その中でも私た

ちの太陽系と同程度の金属量を持つ恒星に注目する。

2.1 重力崩壊の開始

爆発直前の恒星は元素合成が進みその中心部に鉄

のコアを作る。その鉄コアの内部の圧力勾配と自己

重力が釣り合うことによって、恒星は安定している。

その鉄コアの内部の圧力が減少し釣り合いが崩れる

とき重力崩壊を起こす。内部圧力は主に電子よる縮

退圧と熱による圧力によって支えられている。よっ

てこの２つの圧力の減少が引き金となり重力収縮し

始める。

まず電子の縮退圧について考えてみる。重力崩壊が

開始するとき鉄コアの密度が 109[g/sm3]になってい

る。このとき原子核の周りをまわっている電子が原

子核に取り込まれてしまう現象が起きる、これを電

子捕獲反応（56Fe+ e− → 56Mn + νe）と言う。この
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反応は左辺と右辺の化学ポテンシャルの和を比較す

ると左辺の方が化学ぽてんしゃルが大きいため平衡

にする方向に反応が進むためである。よってこの反

応によって電子は原子核に取り込まれるため圧力の

担い手を失い縮退圧は減少してしまう。

次に熱による圧力を考えてみる。鉄コアが重力収縮

を始めるときの温度は 109[K] 以上であるこのとき

鉄コアの鉄が光を出しながらヘリウムに分解される

(56Fe + γ → 134He + 4n− 124.4MeV)。これを鉄の

光分解という。この反応は吸熱反応であるので熱的

なエネルギーが奪われ、熱によって支えられていた

圧力は減少する。以上の 2つの減少によって鉄コア

の内部の圧力は減少し鉄コアは重力崩壊を起こす。

2.2 ニュートリノトラッピング

重力崩壊開始時、電子捕獲反応では電子が捕えら

れる代わりに、電子ニュートリノが飛び出している。

重力崩壊の初期では電子ニュートリノは物質と相互

作用することなくコアの外に抜け出るが、重力崩壊

が進み中心密度が 1012[g/cm3]になると、電子捕獲

反応によって飛び出ていた電子ニュートリノが鉄コ

アに閉じ込められ始める。これをニュートリノトラッ

ピングと言う。それは電子ニュートリノが鉄の原子

核との散乱が効き始めるからである。またニュート

リノが鉄コアからギリギリ抜け出すことのできる面

をニュートリノ球という。

2.3 コアバウンス

鉄コアはその後も重力収縮をし続け、中心密度が

1014[g/cm3]以上になったときその値は核密度を超え

るので、核力による斥力が働き力がバウンスする。こ

の跳ね返った力が衝撃波となって外側へと広がる。こ

れをコアバウンスという。そしてこの衝撃波は原子

核を核子に分解しながら外側へと伝わっていく。し

かし現段階のシミュレーションでは衝撃波は星の外

までいかず、鉄の光分解や電子捕獲反応によりエネ

ルギーを損失してしまい、半径が 100-200kmの時点

で失速してしまう。よってこの失速してしまった衝

撃波をどうにかして復活させ爆発をさせなければな

らない。

2.4 ニュートリノ加熱

一度止まってしまった衝撃波を復活するために考

えられているのはニュートリノによる再加熱である。

図 1: Wilsonらによる 25M⊙ モデル

1985年にWilsonらがニュートリノ加熱よって衝

撃波の復活に成功したことによりその重要性は確か

められた。

衝撃波の通ったあとの物質は分解された陽子と中性

子で満ちている。その核子とニュートリノ球から飛び

出た電子ニュートリノが次のように荷電反応をする。

n+ νe → p+ e− (1)

p+ ν̄e → n+ e+ (2)

よってニュートリノがエネルギーを運び再加熱する

ことができる。しかし加熱と同時に脱ニュートリノに

よる冷却も起きているので、加熱と冷却を考慮した

トータルの加熱率を考える。そのときある半径を境

に加熱が優勢の領域と冷却が優勢の領域に分かれる。

これをゲイン半径といい。加熱率と冷却率の等しい

半径である。ゲイン半径は 80-100kmの領域にあると

考えられている。ゲイン半径以下の領域は冷却が優

勢であり、ゲイン半径以上の領域は加熱が優勢であ

る。よってこのことをまとめると半径が 100-200km

で失速した衝撃波はゲイン半径と衝撃波面の間の加

熱優勢の領域で暖められ、再び息を吹き返す。これ

がニュートリノによる加熱のメカニズムである。

3 数値計算モデル

爆発のメカニズムを解明する上で数値計算は欠か

すことができない。よってこれから重力崩壊型超新

星の爆発のシミュレーション結果を次元ごとにみて

いくことにする。
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3.1 1次元モデル

まず最初に球対称の 1次元モデルをみてみる。1次

元モデルでは一般相対性理論とニュートリノ輻射輸

送に基づく計算が行われておりその結果によると爆

発しないという結論にいたる。これは 1次元シミュ

レーションは球対称モデルであるために方向が一方

向であり、失速した衝撃波が再び加熱する間もなく

物質が降り積もるからである。

3.2 2次元モデル

次に 2 次元の軸対称モデルについてみてみる。2

次元モデルは軸対称であるので流体の不安定が作ら

れやすく 1次元モデルより再加熱しやすい。よって

1次元モデルより爆発しやすいことがわかっている。

また 90◦で対称のモデルと 180◦で対称のモデルでは

180◦対称のモデルは衝撃波が復活し見事爆発してい

ることがわかっている。

3.3 3次元モデル

最後に 3次元モデルをみてみる。3次元モデルの数

値計算は現在 2次元モデルとの爆発しやすさを議論

する研究が行われている。現在では 3Dモデルは 2D

モデルより爆発しにくいと考えられてる。ここで唯

一爆発が成功した例を紹介する。このシミュレーショ

図 2: 「京」による 3次元シミュレーション

ンでは親星が 11M⊙としたときのシミュレーション

結果である。(a)はバウンス後 50msの時点では衝撃

波の背面で凸凹した小さな揺らぎがでてきはじめる。

(b)はバウンス後 110msではその揺らぎのスケール

が発達する。(c)はバウンス後 130msで衝撃波面そ

のものが大局的に揺らぎ始める。(d) はバウンス後

170msで外側では大局的な揺らぎをしつつ内側では

小さなスケールでの揺らぎを持つ構造を持っている。

4 Discussion

このように重力崩壊型超新星の爆発のシナリオは大

きな流れとしては解明されてきているがさらにニュー

トリノ輸送や一般相対性理論に基づいた計算、また

流体の乱流理論などさまざまな問題が残っている。ま

たシミュレーションに関しても比較的軽い星では 3D

モデルで爆発をしたがより重い 27M⊙では爆発を再

現できないなどの問題がある。しかし「京」をはじ

めとするスーパコンピュータの発達により計算技術

は向上し、さらなる爆発メカニズムの解明が進んで

いくと考えられる。
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Rapidly rotating star vs Non-rotating star

漆畑貴樹 (東京大学理学系研究科)

Abstract

現在では高速回転している金属欠乏の Wolf-Rayet star が 「長い」ガンマ線バースト (LGRB) を伴う重力

崩壊型超新星爆発 (CCSN) の progenitor として考えられている。その為、この種の CCSN の数値シミュ

レーションを行う際の初期値設定には回転を考慮した大質量星の進化を追い、その終状態を求める必要があ

る。しかし、恒星進化コードの中には回転の効果を考慮していないものも存在する。よって、回転の考慮の

有無により、恒星の内部構造・進化にどのような違いが出てくるかをみていく。主に [1]の論文を基にする。

1 Introduction

回転を考慮した恒星進化、と言われると不思議に

思われるかもしれない。なぜならば、惑星でも恒星

でも、星は回転しているからだ。ここで回転を強調

する意味とは何か。教科書に載っている恒星の性質

を特徴づける基礎方程式を思い出して頂きたい。多

くの教科書には球対称を仮定している。それら基礎

方程式を基に恒星進化コードが作られ、恒星の内部

構造や進化経路を調べられてきたのが過去約 50年間

行われてきた恒星の研究である。回転を考えると遠

心力が星の内部で効いてくる。その為、星の形状は

歪み球対称は破られる。つまり、今までの恒星進化

の研究とは 1次元的であり、回転の効果は取り入れ

られていない。

自転が遅い星であれば近似的に問題ないように思

われるが、高速回転しており遠心力が強いような星

では問題が出てくると考えるのは自然である。ここ

で回転を考えた時、どのような影響が出てくるのか

をまとめておこう。

(1)The equilibrium configuration of rotating stars

: 今さっき述べたように、回転を考慮すると遠心力

により形状が歪む。遠心力の性質を考えると、形状

の観点では、赤道面方向に最も影響が出ており、極

方向へ影響は出ない。

(2)The effects of rotation on mass loss or accre-

tion : 等方性の mass loss (or accretion) ではなく異

方性に変わる。

(3)The rotational mixing : 内部の歪みにより循環

流が発生する。これにより元素や角運動量が輸送さ

れる。

(4)The interactions with magnetic field : 回転と

磁場の相互作用により種々の不安定性が生じる。例

えば、 magnetic breaking や、まだ理論上のもので

あるが、 Tayler-Spruit dynamo などがある。

今までの恒星の内部構造・進化の研究は 1次元で

あった。回転の考慮した恒星の内部構造・進化は本

質的に多次元である。以上に述べた影響を調べる為

にも、多次元的なアプローチが必要であり始まった

ばかりの分野である。当然の事ながら、重力崩壊型

超新星爆発 (CCSN)の progenitor の研究という観点

からも重要な分野である。

2 基礎方程式

for Non-rotating star

dP

dMr
= −GMr

4πr4

dr

dMr
=

1

4πr2ρ

dT

dMr
= −GMrT

4πr4P
∇T

dLr

dMr
= ϵn − ϵν + ϵg

上から、静水圧平衡の式 (力のつりあい)、連続の

式、エネルギー輸送の式、エネルギー保存式である。
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for Rotating star

言うまでもなく、どのように定式化するのかが極

めて重要である。今回採用する方法は、物理量の角

度方向 (θ 方向) を摂動的に取り入れる方法である。

このように考えると角度方向の微分が消え、基礎方

程式を球対称星の場合と似た形式に書くことが出来

る。つまり、形状は解いていない形式ではあるが回

転の効果を取り入れた、言わば 1.5次元的に恒星の

性質を記述する形式になる。

dP

dMP
= −GMP

4πr4P
fP

drP
dMP

=
1

4πr2P ρ̄

dlnT

dMP
= −GMP

4πr4P
fP min(∇ad,∇rad

fT
fP

)

dLP

dMP
= ϵn − ϵν + ϵg

ここで、

fP =
4πr4P

GMPSP

1

< g−1
eff >

fT =

(
4πr2P
SP

)2
1

< geff >< g−1
eff >

である。先ほどと同じように、上から、静水圧平

衡の式、連続の式、エネルギー輸送の式、エネルギー

保存式である。

3 構造の簡単な議論

3.1 力学平衡

まず力学的平衡についてみていこう。議論を簡単

にする為、星は剛体回転していると仮定する。すな

わち、角速度 Ω = constとする。この時、力のつり

あいは

1

ρ

−→
∇P = −

−→
∇Φ+

1

2
Ω2−→∇(rsinθ)2 (1)

となる。ここで、ρ, P,Φは密度、圧力、重力ポテ

ンシャルである。剛体回転を仮定するとき、遠心力

をポテンシャルから得る事が出来る。遠心力ポテン

シャル V を次のように定義する。

−
−→
∇V = Ω2−→ϖ (2)

ここで、ϖ = rsinθであり回転軸からの距離を表

している。したがって、全ポテンシャルをΨとすると

Ψ = Φ+ V (3)

と表す事ができる。全ポテンシャルを用いて静水

圧平衡の式は

1

ρ

−→
∇ = −

−→
∇Ψ = −→g eff (4)

となる。−→g eff は重力加速度と遠心力加速度を考慮

した有効重力である。式 (4)から圧力、密度は Ψの

みの関数と言えて、さらに状態方程式を考えると温

度 T もΨの関数と言える。すなわち、等ポテンシャ

ル上で P, ρ, T は一定である。等ポテンシャル面と等

圧面が一致しているときにバロトロピックと言い、一

致していないときはバロクリニックと言う。

具体的に全ポテンシャルΨと有効重力−→g eff を表

すと

Ψ(r, θ) = −GMr

r
− 1

2
Ω2r2sin2θ (5)

−→g eff =

[
− GM

R2(θ)
+ Ω2R(θ)sin2θ

]
−→e r

+[Ω2R(θ)sinθcosθ]−→e θ (6)

となる。ここで、R(θ)は角度 θにおける星の半径

である。有効重力ベクトルと動径ベクトルの向きは

必ずしも一致するとは限らない。
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図はバロトロープ数N = 1.5のバロトロープ星の

密度分布である。左が回転していない場合で、右が

剛体回転している場合である。

3.2 熱的構造

回転は星内部の熱的平衡にとても影響を与える。回

転星は形状が歪んでいるので、等ポテンシャル面は

角度によって変わる。等ポテンシャル面は極方向で

短く、赤道面方向に広がっている。放射フラックスは

ローカルな等ポテンシャル勾配に比例しており、熱

源がないならば等ポテンシャル面を通るフラックス

は保存するので、極軸に沿って流れる放射フラック

スは赤道面方向よりも多い。この熱的なアンバラン

スさが大域的な子午面循環流を発生させる。子午面

循環流は元素のミキシングや角運動量の輸送に影響

を与える。

4 進化経路

金属量 Z = 0.02 における初期質量 9M⊙ から

120M⊙ までの回転の有無による星の進化経路を表

したものである。初期速度は vini = 300kms−1であ

る。図上の実線が回転を入れた場合で、ドット線が

回転を入れていない場合である。この状況における

星の進化の段階を見ていこう。

4.1 The main-sequence phase

言うまでもなく、MS(main-sequence)とはコアで

水素燃焼をしている段階である。ZAMS(zero-age-

main-sequence:水素燃焼を始めた段階。つまり、恒

星が誕生した時)において、回転ありの場合は温度が

低く光度も低い。これは大気分布が歪められている

のと有効重力が弱くなっている為である。しかし、進

化が進んでいくと回転があるモデルの方がより光度

を持つ事になる。これは回転によるミキシングが働

き、燃料である水素が対流コアの方へ流入していく

事により、回転を考えていない場合よりも対流コア

の質量が大きくなり、より光を発する事が出来る為

である。

40M⊙ 以上のモデルを見てみると、回転が入って

いる方がMS 幅 (ZAMSの位置から折り返しの位置

まで)が狭まっている事がわかる。これは大質量星の

方が低質量星に比べて回転によるミキシングが効く

事に由来する。

4.2 The post-MS evolution

初期回転速度、質量によって、MS の間に星のコ

アは縮んだり増加したりする。このコアの増減によっ

て、MS を過ぎた後に赤色段階へ進むか青色段階へ

進むかが決定される。

15M⊙から 25M⊙の恒星は、MSを過ぎた後は赤

色超巨星になる。回転は定性的な変化を与えないが、

赤色段階への進化を加速させる。初期速度 300km−1

としたとき、有効温度が 4000K以下で、回転ありの

場合は全てのヘリウムを燃焼した赤色超巨星になる

が、回転なしの場合ではヘリウム燃焼を続けている

青色段階である。

4.3 Lifetimes

回転を考慮するとMSの”寿命”は少なくとも 3つ

の影響を受ける。

1.回転にはコアにおける水素燃焼の量を増加させ

る。これによりMS の寿命は伸びる。

2.回転により有効重力は減少するので、同じ質量

の星を比べれば回転がある星の方がMSの寿命は伸

びる。
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3.回転により外層におけるヘリウムの量は増加す

る。これにより星は回転を考慮しない場合に比べて

より光度を発する事になり、MSの寿命は減少する。

どの効果が効いてくるかは初期の質量と金属量に

依存する。

5 Conclusion

初めのモチベーションとしては CCSN の

progenitorの理解であったが、重力崩壊するまでに

も大質量星は宇宙の化学進化に重要な影響を与え

る。大質量星はその質量故に強力な恒星風を発して

おり、星間物質に与える影響についても興味深い所

である。また、大質量星は高速回転している傾向が

観測的にわかっているので、回転を考慮に入れた研

究はより重要である事がわかる。

Introductionでも触れたように、今までの恒星進

化の研究というのは主に 1次元的であった。Sec.2で

採用した形式によって回転を考慮した恒星進化の研

究が進められるようになり、今回はその研究成果を

紹介するに到った。しかし、疑問に思わなければな

らない点はこの形式の妥当性である。対する答えは

2次元で形状まで解いた恒星進化計算の結果を待た

なければならないだろう。そして、この 2次元恒星

進化計算という難題に答えを出したいというのが私

の野望である。

6 Reference

[1] A.Maeder and G.Meynet , Reviews of modern

Physics , vol 84 , January-March 2012



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

古在機構と連星合体
岩佐　真生 (京都大学 理学研究科)

Abstract

銀河は多数の衝突を繰り返して現在の形になったと考えられている。また銀河核には SuperMassive Black

Hole(SMBH)が存在しており、銀河衝突の際に形成される SMBH連星は LISAなどの重力波観測において
有望な重力波源となっている。ここでは銀河衝突が連続して起こるときに形成される可能性のある SMBHか
らなる階層的 3体を考えその軌道進化を計算した。
階層的 3体と呼ばれる系には内連星の離心率と軌道傾斜角が振動する古在機構と呼ばれる現象が存在する。
この機構が働くと内連星の合体時間は働かなかった場合に比べて、factor30 程度短くなることがわかった。
本発表は Blaes et al (2002)のレビューである。

1 Introduction

多くの銀河核には SMBHが存在していると考えら
れている。この銀河核が他の銀河核と衝突を起こし
て形成される SMBH連星は有望な重力波源となって
おり、将来 LISAなどにより観測されると期待され
ている。
連星合体で問題になってくるのは宇宙年齢以内に
合体が起きるかどうか、である。そのため SMBH連
星が重力波放出して合体できるくらいに短い軌道長
半径を実現する必要がある。そのプロセスとしては、
(1)周囲に存在する星との相互作用によりエネルギー
を渡して短くする、(2) ガスと相互作用して短くす
る、などが考えられる。しかしこれらの過程は複雑
であり、どの程度軌道長半径を短くできるかは不明
確である。
そのためここでは別のシナリオを考える。重力波
放出による合体のタイムスケールは離心率を eとす
ると

tGW ∝ (1− e2)3.5 (1)

となっているので、離心率が大きな連星ほど早くに
合体することがわかる。そこで今回考える連星合体
のシナリオは、2つの銀河が衝突しているところに
もう一つ銀河が衝突してきて、SMBHからなる階層
的 3体が形成され内連星が合体する、というもので
ある。階層的 3体において内連星と外連星との軌道
傾斜角がある程度大きな値をとると古在機構と呼ば

れる現象が起こる。古在機構とは内連星の離心率と
軌道傾斜角がある振幅で振動する現象である。この
機構が働くと離心率を 1付近の値まで大きくするこ
とができる。当然ながら、離心率の大きな状態にど
の程度の時間滞在するかによって合体の時間は変化
するが、古在機構が働かない場合に比べて合体時間
が短くなることが予想される。

2 Methods

今回考える階層的 3体は、3つの SMBHの質量を
m0,m1,m2 とすると、m0 − m1、(m0 − m1の重心
)−m2と二つの連星と見なすことの出来る系であり、
各々の連星は Keplar軌道である。(図 1参照。)

図 1: 本計算における座標系

今回計算に用いるハミルトニアンは Ford,E.B. et

al (2000)に記載されているものに加え、内連星のみ
重力波放出を考慮したものを使用する。このとき ai

を軌道長半径、eiを離心率、giを近点への偏角とし
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(i = 1：内連星、i = 2：外連星)、H を全角運動量と
すると運動方程式は
da1
dt

= −64G3m0m1(m0 +m1)

5c5a31(1− e21)
7/2

(1 +
73

24
e21 +

37

96
e41) (2)

dg1
dt

= 6C2{
1

G1
[4θ2 + (5 cos 2g1 − 1)(1− e21 − θ2)]

+
θ

G2
[2 + e21(3− 5 cos 2g1)]}+ C3e2e1

×
(

1

G2
+

θ

G2

)
{sin g1 sin g2

[A+ 10(3θ2 − 1)(1− e21)]− 5θB cosϕ}

− C3e2
1− e21
e1G1

[10θ(1− θ2)(1− 3e21)

sin g1 sin g2 + cosϕ(3A− 10θ2 + 2)]

3

c2a1(1− e21)

[
G(m0 +m1)

a1

]3/2

(3)

de1
dt

= 30C2
e1(1− e

2)
1

G1
(1− θ2) sin 2g1

− C3e2
1− e21
G1

[35 cosϕ(1− θ2)]

× e21 sin 2g1 − 10θ(1− e21)(1− θ2)

cos g1 sin g2 −A(sin g1 cos g2−

θ cos g1 sin g2)]−
304G3m0m1(m0 +m1)e1

15c5a41(1− e21)
5/2

×
(
1 +

121

304
e21

)

(4)

da2
dt

= 0 (5)

dg2
dt

= 3C2{
2θ

G1
[2 + e21(3− 5 cos 2g1)]

+
1

G2
[4 + 6e21 + (5θ2 − 3)(2 + 3e21

− 5e21 cos 2g1)]} − C3e1 sin g1 sin g2

× {4e
2
2 + 1

e2G2
10θ(1− θ2)(1− e21)

− e2

(
1

G1
+

θ

G2

)
[A+ 10(3θ2 − 1)

× (1− e21)]} − C3e1 cosϕ

×
[
5Bθe2

(
1

G1
+

θ

G2

)
+

4e22 + 1

e2G2
A

]

(6)

de2
dt

= C3e1
1− e22
G2

[10θ(1− θ2)(1− e21)

× sin g1 cos g2 +A(cos g1 sin g2−

θ sin g1 cos g2)]

(7)

dH

dt
= − 32G3m2

0m
2
1

5c5a31(1− e21)
2

[
G(m0 +m1)

a1

]1/2
×
(
1 +

7

8
e21

)
G1 +G2θ

H

(8)

となる。ここで

G1 = m0m1

[
Ga1(1− e21)

m0 +m1

]1/2
(9)

G2 = (m0 +m1)m2

[
Ga2(1− e22)

m0 +m1 +m2

]1/2
(10)

C2 =
Gm0m1m2

16(m0 +m1)a2(1− e22)
3/2

(
a1
a2

)2

(11)

C3 =
15Gm0m1m2(m0 −m1)

64(m0 +m1)2a2(1− e22)
5/2

(
a1
a2

)3

(12)

B = 2 + 5e21 − 7e21 cos 2g1 (13)

A = 4 + 3e21 −
5

2
(1− θ2)B (14)

θ = cos i (15)

cosϕ = − cos g1 cos g2 − θ sin g1 sin g2 (16)

であり、G1、G2はそれぞれ内連星、外連星の軌道角
運動量を表し、iは内連星、外連星間の軌道傾斜角を
表す。

3 Results

今回の計算では SMBH の質量は、m0 = 2 ×
106M⊙、m1 = 106M⊙、m2 = 106M⊙、とした。ま
た初期条件は、a1 = 3.16 × 10−3pc、a2 = 10a1、
e1 = 0.1、e2 = 0.1、i = 80◦、g2 = 90◦、とし g1
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図 2: 初期 g1 = 0◦における (a)a1,(b)e1,(c)e2の進化

図 3: 初期 g1 = 90◦ における (a)a1,(b)e1,(c)e2 の
進化

に関しては、g1 = 0◦、g1 = 90◦ の 2つの場合に関
して計算した。またこの初期条件のもと古在機構が
働かない場合の重力波放出による連星合体の時間は
tmerge,binary = 9.3× 109yrである。以下ではこの初
期条件のもと計算した結果について述べていく。
図 2、図 3を見てみると factor程度の違いはある
けれども、tmerge ≈ 3 × 108yr で合体していること
がわかる。このように古在機構が働くことで連星合
体の時間が短くなることがわかる。
e1 の時間発展について見比べてみると、g1 = 90◦

のほうでは進化の初期段階で e1の値が 0付近まで小
さくなっており、振る舞いが異なる。これは (e1, g1)

で記述される位相空間での軌跡を見ることで理解で
きる。図 4の (a)をみると進化の初期段階から位相
空間内を回転しているが、(b)では初期段階では秤動

図 4: e1 と cos g1 の位相空間における軌跡のスナッ
プショット.(a)は g1 = 0◦,(b)は g1 = 90◦ の時の軌
跡を表す。各々の軌跡は 107yrで規格化した時間で
ラベルされる.

図 5: e1と cos g1の位相空間における軌跡.(重力波の
効果は除く)

を起こしており、時間経過とともに回転へと遷移し
ている。これは、重力波の効果により e1の最小値が
減少し、separatrixを超えるところで秤動から回転
へと遷移している。図 5をみると e1が非常に小さい
ところでカオス的になり、separatrixを超え得ること
がわかる。

4 Conclusion

古在機構が働くことにより内連星の合体時間は短く
なることがわかった。ここでは述べていないが、様々
な初期条件について計算が行われており、その多く
の場合で合体時間が短くなることがわかった。
この計算では内連星の重力波放出による合体時間

が外連星の重力波放出による合体時間に比べて短い
場合を考えているので、外連星については重力波の
効果を考えていない。しかし、外連星の合体時間が
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短い系の場合は重力波の効果を取り入れなければな
らない。
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中性子星連星合体の残光放射

杜 驍 (東京大学大学院理学系研究科)

Abstract

重力波観測においてもっとも確実視されているターゲットの一つが中性子星連星合体 (Neutron Star Binary

Merger, NSBM) である。2017 年までに観測を開始する LCGT と LIGO、VIRGO は全天で一年に数十回

程度の頻度で NSBM 信号が受かると期待されている。しかし、重力波観測には、低 S/N 比、理論的波形テ

ンプレートの信頼性、低位置決定精度などの問題点があり、重力波のみで NSBM であると同定するのは難

しい。そこで、NSBM の電磁波対応天体を観測しフォローアップすることが必要となる。NSBM の対応天

体として有力なもののひとつが残光放射であり、予めその理論的詳細を知ることは極めて重要な課題である。

ここで、残光放射は超新星残骸やガンマ線バーストのモデルを参考に以下のように考えられている。爆発的

に放出された質量が周辺媒質と衝突して衝撃波を形成し、その波面にて粒子加速と磁場増幅が行われる。被

加速粒子は Synchrotron 放射過程、IC 散乱過程でもって電波～γ線領域放射を行う。しかし、NSBM の残

光の先行研究において、(1) 爆風の運動は非相対論的極限の解析解 (Sedov-Taylor 解) のみを用いている (2)

電子のエネルギー分布を波面直後の量で決まると簡単化し放射などによる被加速電子分布の時間発展を解い

ていないなどの問題点が挙げられる。そこで、我々は一様シェル近似のもと、エネルギー保存則より非相対

論的から相対論的速度までの全速度域の爆風の運動を解くとともに、被加速電子分布の時間発展を追跡する

計算コードを作成した。

1 Introduction

数年以内の初観測が期待され注目される重力波観

測において、最も確実視されている天体のひとつが

中性子星連星合体 (Neutron Star Binary Merger,
NSBM)である。2017年完成予定である次世代重力
波望遠鏡KAGRA(LCGT)と aLIGO、aVIRGOは、
200Mpc以内のNSBMを捉える感度をもち、そのde-
tection rateは 40yr−1と見積もられる (J. Abadie et
al. 2010)。ところが、ノイズが大きく信号の S/N比
が小さいことや理論から得られる波形に当てはめて

解析しなくてはならないこと、さらには重力波望遠

鏡の位置決定精度の低さなどの問題から、重力波観

測だけでは十分な情報が得られず、NSBM由来の信
号であるかどうかを同定することすら困難だと思わ

れる。そこで、NSBMの電磁波対応天体を観測し、
重力波観測をフォローアップする必要がある。その対

応天体のひとつとして重要なのが、NSBMに伴って
放出される質量による残光放射であり、予めその理

論的詳細を知ることはこれからの重力波観測にとっ

て重要な課題である。

シミュレーションによると NSBM に際して、質量
M0 = 10−4MJ −10−2MJ、平均速度 β = 0.1−0.3
の放出物 (ejecta) がおもに潮汐力による角運動量
輸送と衝撃波加熱によって放出される。その全運動

エネルギーは E0 ∼ 1050erg である。(Piran et al.
(2013),Takami et al. (2014))この ejectaによって周
辺物質を掃き集め、衝撃波が形成される。このよう

な放出物と衝撃波と掃き集められた周辺媒質がなす

系を爆風という。衝撃波面において粒子加速、磁場増

幅が行われて、加速粒子がシンクロトロン放射過程、

逆コンプトン散乱過程でもって電波～γ線領域放射を

行う。Piran et al. (2013)では GRB Afterglowのモ
デル (Sari et al. 1998)に倣い、爆風の運動を等速運
動する自由膨張期と Sedov-Taylor解に従う減速期に
わけ、電波帯域付近を重点にそのスペクトルの形状

と時間発展を計算した。しかし、その議論の中で被

加速電子の分布を仮定する際に下限のエネルギーを

非相対論的速度と見積もっているにも関わらず、そ

こでの電子による放射と吸収を粒子の速度が相対論

的であることを仮定した一般的なシンクロトロンの
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公式に当てはめているという問題点があった。また、

電子分布の冷却等による時間発展を考慮せず、衝撃波

面から注入されるごとに更新されるという近似を用

いていたが、これが良い近似であることは自明では

ない。また、超新星爆発において相対論的な爆風が観

測される例があり、その類推からNSBMにおいても
シミュレーション結果より速い ejectaの可能性があ
る (Sari et al. 1998)。さらに、より正確な議論をする
には ejectaの速度分布を考慮しなくてはならず、そ
の速度の最大値はおよそ β = 0.8とmild relativistic
となり (Hotokezaka et al. 2013)、非相対論的と超相
対論的の中間になりこれまでの用いられてきた近似

を見直す必要がある。本研究では一様シェル近似の

もと、相対論的から非相対論的まで全速度域に対応

した爆風の運動と被加速電子分布の時間発展を数値

的に計算した。第２章では計算に用いたモデルを述

べ、第３章ではその計算結果の一例を示す。第４章

では先行研究との比較を行い、その違いを論じる。

2 Models

爆風を一様なシェルで近似して、エネルギー保存

則でもってその運動を解いた。’の付く量をシェルの
共動系での量とする。それ以外は中心天体の静止系

からみた量とする。どの系で見たかによらないもの

は’をつけないとする。シェルの質量を含めた運動エ
ネルギー Ekin のエネルギーの変化は

∆Ekin = ∆Mc2 + ∆Erad (1)

とかける。M はシェルの質量であり、爆風が半径R

まで広がる間に集めた周辺物質の質量であるから、周

辺物質の質量密度 ρ0 を用いて

M =
4π

3
(R3 − R3

0)ρ0 (2)

とかける。Eradは放射によって散逸したエネルギー

である。一方でシェルの共動系での全エネルギーE′
int

は

∆E′
int = ∆E′

sh + ∆E′
rad + ∆E′

adi (3)

と変化する。上式右辺の ∆E′
sh は衝撃波によるエネ

ルギー注入、∆E′
adi はシェルの膨張による断熱冷却

の項である。E′
int と Ekin の間にはローレンツ変換

により

Ekin = ΓE′
int (4)

の関係がある。Γはシェル中の流体のバルクローレ
ンツファクターで、シェルの流体速度を vとすると

Γ =
(

1 − v2

c2

)− 1
2

(5)

である。初期エネルギーEejectaをおいてエネルギー

保存則を満たすように Γ を変化させれば、爆風の
減速が解ける。Eejecta は ejecta のもつ運動エネル
ギーにあたる。

衝撃波による圧縮、加熱は Jump Condi-
tions(Appendix 参照) を用いて決める。シェル
の体積 V ′ は衝撃波下流の質量密度 ρ′ を用いて

V ′ =
M

ρ′
(6)

であるとする。Jump Conditionsの第二式より、衝
撃波面を通った質量は下流に

∆E′
sh =

e′

ρ′
∆M = Γ∆M (7)

のエネルギーを持ち込む。断熱冷却は体積が膨張す

る際に粒子の運動量が断熱不変量となることに由来

する冷却で、体積が V ′
0 から V ′

1 に変化した時に各粒

子の運動量が

p1 = p0

(
V1

V0

)−1/3

(8)

と変化する。これをシェル中の全粒子について計算

した結果を集計して∆E′
adi とした。

磁場と被加速電子は∆E′
sh のうちある割合が磁場増

幅と電子の加速に用いられたする。すなわち、被加

速電子の全エネルギー U ′
eと磁場の全エネルギー U ′

B

は

dU ′
B = εB (Γ − 1) dM (9)

dU ′
e = εe (Γ − 1) dM (10)

で変化する。εB , εeはパラメータである。これから、

磁場は

B′ =
√

8πU ′
B/V ′ (11)
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である。被加速電子はべき乗型の注入

∆Ne ∝ E−p
e (Em < Ee < Emax) (12)

を仮定し、上限 Emax は冷却時間または脱出時間と

加速時間の釣り合いから求め、下限 Em は被加速電

子の全質量と全エネルギーのバランスから、

Em ∼ α − 2
α − 1

εe

η
mpc

2 (Γ − 1) (13)

と見積もれる。ここで、ηは全電子中の被加速電子の割

合である。べき乗分布の指数 pはパラメータで、標準

的な値は 2から 3程度である。放射は電子分布と磁場
から Synchrotron放射と Synchrotron Self Compton
を計算した。放射の全エネルギーを ∆E′

rad とした。

エネルギー保存式に現れる静止系からみた放射エネ

ルギー∆Erad はローレンツ変換

∆Erad = Γ∆E′
rad (14)

で計算される。

3 Results

表１のパラメータでテスト計算を行った。先行研

究との比較のための図１，２に示した。

表 1: パラメータ
Eejecta 1049erg
βejecta 0.2
η 1
εe 0.1
εB 0.1
ρ0 mp/cm3

p 2.1
Distance 1027cm

4 Discussion

先行研究 Piran et al. (2013),Takami et al. (2014)
とくらべると全体的に暗いことが分かるが、これは

彼らが低エネルギー側の電子でも相対論的な Syn-
chrotron放射をするとしたからであり、実際には被
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図 1: 減速が開始したときに観測されるスペクトル。
1015Hzにおけるピークには電子の cooling breakが
対応している。
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図 2: 電波帯域の光度曲線。重力波信号からおよそ
420日後にピークを迎え、そのときの明るさは µJy
程度である。

加速電子の下限エネルギーは γe ∼ 1となっていて、
cyclotron放射に切り替わっている。同じ理由で Syn-
chrotron自己吸収も効かず、spectrumには吸収が効
き始めるところが見受けられなかった。したがって

Piran et al. (2013)にて論じられているような自己
吸収振動数 νaと下限エネルギー振動数 νmの大小関

係の入れ替わりなどの振る舞いが見られなかった。

Takami et al. (2014)と比較すると、暗いところと、
逆コンプトン成分がシンクロトロン成分より少ない
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事以外は概ね似ている。Takami et al. (2014)に比べ
て暗いのは上述の理由以外に、パラメータの違いによ

るものもあり、Eejectaが一桁大きい、初速度 βejecta

が少し大きいなどが挙げられ、これを考慮すれば、も

う 10-100倍ほど明るくなりうる。また、εB が小さ

く磁場が弱く設定されているために、逆コンプトン

成分が大きくなっている。光度曲線においては、前

述のように自己吸収や、下限エネルギーが電波帯域

の下方に位置して寄与しなかったため、ピークに至

る直前の振る舞いは Piran et al. (2013)のようにな
らなかったが、ピーク後の減光期の振る舞いは一致

していた。

今回のテスト計算から、Piran et al. (2013)のよう
にならなかった原因はやはり下限エネルギーが低す

ぎることによっている。被加速電子の割合 ηを小さ

くすることで下限エネルギーを引き上げるなどして、

引き続きNSBMの残光がどのような性質を持ちうる
かを調べていきたい。

Appendix:Jump Conditions

上流ではCold Gasであると仮定すると、上流静止
系から見た Jump Conditionは

ρ′ =
γ̂Γ + 1
γ̂ − 1

ρ0 (15)

e′ = Γρ′c2 (16)

Γ2
s =

(Γ + 1)(γ̂(Γ − 1) + 1)2

γ̂(2 − γ̂)(Γ − 1) + 2
(17)

となる。Γsは衝撃波面速度のローレンツファクター

であり、e′, ρ′, e0, ρ0 はそれぞれ下流の質量を含めた

エネルギー密度、下流の質量密度、上流のエネルギー

密度、上流の質量密度である。γ̂ は下流の流体の状

態方程式

p = (γ̂(p/ρc2) − 1)(e − ρc2) (18)

に現れる係数であり、Γ À 1 のとき γ̂ ∼ 4/3 で、
Γ − 1 ¿ 1のとき γ̂ ∼ 5/3である。

Reference

J. Abadie, B. P. Abbott, R. Abbott, M. Abernathy,
T. Accadia, F. Acernese, C. Adams, R. Adhikari, P.

Ajith, B. Allen et al., Classical Quantum Gravity 27,
173001 (2010).

Takami, H., Kyutoku, K., & Ioka, K. 2014, PhRvD, 89,
063006

Piran, T., Nakar, E., & Rosswog, S. 2013, MNRAS, 430,
2121

Sari, R., Piran, T., & Narayan, R. 1998, ApJ, 497, L17

S.R.Kulkarni et al. ,1998 ,”Radio emission from the
unusual supernova 1998bw and its association with
the γ-ray burst of 25 April 1998”

Hotokezaka, K., Kiuchi, K., Kyutoku, K., et al. 2013,
PhRvD, 87, 024001



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

超新星爆発超新星爆発における放射性元素 26Al,44Ti,60 Feの合成

堤 陵 (甲南大学 自然科学研究科)

Abstract

100 万年程度の半減期を持つ短寿命放射性同位体核種である 26Al,60 Fe は INTEGRAL や

RHESSI,COMPTEL などの衛星によって放射性崩壊によって放射される γ 線の観測が行われている。そ

の中でも、特に 26Alは天の川銀河の中心部に分散する様に分布し、現在も活発に元素合成が行われている

ことを明確に示している。しかしながら、これらの核種の生成源としては、重力崩壊型超新星、Wolf-Rayet

星、AGB星などが提案されているものの未だ決着がついていない。そこで、私は重力崩壊型超新星におけ

る 26Al,44 Ti,60 Fe の生成に注目し研究を行う予定であり、本稿ではそれらの生成量の核反応率に対する依

存性を調べた Tur et al. ApJ, 718, 357 (2010) についてのレビューを行う。彼らは 15M⊙, 20M⊙, 25M⊙

の星について、その進化および超新星爆発における元素合成計算を行い、特にトリプルアルファ反応および
12C(α, γ)16O反応に対する 26Al,44 Ti,60 Feの生成量の依存性を調べた。その結果、彼らは核反応率の不定

性の範囲でこれらの核種の生成量が一桁程度変化することがあることを明らかにし、また核反応率に対する

依存性は 60Fe、26Al、44Ti の順で大きいことを示した。その一方で、生成量と核反応率の関係は単調ではな

く、生成量の最大値と最小値を見積もることは可能であるものの、その不定性の範囲を簡単な統計に基づい

て明らかにすることは困難であることを示した。そのため、トリプルアルファ反応と 12C(α, γ)16O核反応率

をより正確に求め、さらにそれを用いて実際に星の進化計算、超新星爆発計算を行うことが必要であると考

えられる。

1 Introduction

放射性同位体核種である 26Al,44 Ti,60 Feは半減期

がそれぞれ 7.2×105yr, 60yr, 2.62×106yrである。こ

れらの核種は放射性崩壊によって γ 線を放出し、そ

の γ 線を INTEGRLや RHESSI、COMPTELなど

の衛星による観測が行われている。その中でも、特に
26Alは天の川銀河の中心部に分散する様に分布し、

現在も活発に元素合成が行われていることを示して

いる。44Tiについては、SN1987Aと Cas Aで存在

が確認されており、44Tiの生成量が見積もられてい

る。これらの核種の生成源は 44Ti,60 Feについては

超新星爆発であると考えられているが、26Alはいま

だ生成源を特定するに至っておらず、重力崩壊型超

新星爆発、Wolf-Rayet星、AGB星などが提案され

ている。

超新星爆発での合成元素の生成量を計算する上で、

He燃焼時の核反応である 12C(α, γ)16O反応率Rα,12

とトリプルアルファ反応率 R3α は特に重要であり、

これらの核反応率は 12Cと 16Oの相対的な割合を決

定し、He燃焼後のすべての段階に影響を及ぼす。こ

れらの核反応率には実験的不定性が 1σ の範囲内で

12%−25%あり、今までの重力崩壊型超新星爆発での

これら 26Al,44 Ti,60 Feの生成量の計算にはばらつき

があることが知られている。そこで Tur et al. ApJ,

718, 357 (2010)では、これらの生成量に対する He

燃焼核反応率の依存性を調べている。本稿ではこの

論文についてレビューを行う。

2 Models

Turらは 15M⊙, 20M⊙, 25M⊙ の星について H燃

焼から重力崩壊までの星の進化を KEPLERコード

を用いて計算した。超新星爆発についてはピストンを

O殻の底に配置し、爆発エネルギーを 1.2× 1051erg

とし、Fallback と Mixing を考慮してシミュレート

した。He 燃焼核反応率 Rα,12 と R3α と ±2σ の範

囲で 3通りにそれぞれ変化させ 26Al,44 Ti,60 Feの生

成量を計算している。(A)R3α を一定に保ち、Rα,12
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を変化させる。(C)Rα,12を一定に保ち、R3αを変化

させる。(B)両方の核反応率を同じ割合で変化させ

る。また、初期の星の組成は太陽と同じ組成である

とし、Anders&Grevsse(1989)と Lodders(2003)の 2

通りの太陽組成についてそれぞれ計算している。こ

の 2通りの太陽組成の違いは主に Lodders(2003)は

Anders&Grevsse(1989)に比べて、CNO含有量が大

幅に少ないことである。

3 Results

15M⊙, 20M⊙, 25M⊙ のそれぞれの星について、
26Al,44 Ti,60 Fe の生成量を He 燃焼核反応率をスタ

ンダードな反応率 (Rα,12, R3α) = (1.00, 1.20) とし

て、初期太陽組成に対しての依存性を調べた。その

結果、初期太陽組成の依存性は、次に述べるHe燃焼

核反応率の依存性よりも小さいことを示した。He燃

焼核反応率の変化に対する 26Al,44 Ti,60 Feの生成量

の変化は、単調ではないことを示している（図??）。

これらの核種の中で一番依存性が強いのは 60Feであ

り、26Alの依存性は弱く、44Ti,に関してはさらに弱

い（図??）。
26Alの生成に重要な核反応は 25Mg(p, γ)26Al反応

であり、すでにH燃焼時から活発に行われるので 26Al

はHe燃焼開始までの間にかなりの量が生成されてい

る。また同時に温度が∼ 106K以上で β+崩壊により

は 26Alは破壊される。26AlはC殻燃焼でも生成され、

本質的にはコアでOが枯渇するまでは 26Alの量はほ

ぼ一定で残る。最終的に 26Alの放出量は He燃焼開

始時の量の約一桁オーダーで大きくなる（図??)。He

燃焼開始時の 60Feの量 (∼ 3×10−15M⊙)はかなり少

ないが、60FeはHe燃焼で多く生成されることから、

コアでHeが枯渇した時には 60Feの量は∼ 10−7M⊙

まで素早く増加する。この段階から星の進化に応じ

て徐々に 60Feの量は増加する。60Feは He燃焼核反

応率に強い依存性があり、60Fe の生成量は R3α を

18%増加させたとき (Rα,12, R3α) = (1.18, 1.20)、ス

タンダードの値 (Rα,12, R3α) = (1.00, 1.20) に対し

て約一桁増加した (図??)。. He燃焼開始時の 44Ti

の量は極めて少ない。He核反応率がスタンダードの

値の場合 (Rα,12, R3α) = (1.00, 1.20)、44Tiの一部は

図 1: それぞれ 25M⊙ の星について核種の

生成量を表しており、上図は初期太陽組成を

Anders&Grevesse(1989)とし、Rα,12を±2σの範囲

で変化させた場合、中図は上図と同じ初期太陽組成

で R3α を ±2σ の範囲で変化させた場合、下図は初

期太陽組成を Lodders(2003)とし、Rα,12を ±2σの

範囲で変化させた場合である。
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図 2: 上図は星の進化における核種の総生成量の変化を表している。中図は pre-SN時の質量座標に対する核

種の生成量を表し、左の図は (Rα,12, R3α) = (1.00, 1.20)のときの場合、右の図は (Rα,12, R3α) = (1.18, 1.20)

のときの場合である。下図は Rα,12と R3α の変化に対する 26Alと 60Feの生成量比である。
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O 殻燃焼で生成され、R3α を 18% 増加させた場合

(Rα,12, R3α) = (1.18, 1.20)、コアで Siが枯渇するま

でほとんど生成されない。44Tiは超新星爆発時にか

なり多くの量が生成され、超新星爆発の性質によっ

てその生成量は特徴づけられる（図??）。

4 Discussion

Rα,12 の増加もしくは R3α の減少の割合によって

He燃焼後の Cの量は緩やかに減少することが予測

されているが、星の進化を経て超新星爆発によって

生成される 26Al,44 Ti,60 Feの量は、単調な振る舞い

をしないことが図??からわかる。これら核種の生成

量に含まれる不定性は、He燃焼核反応率のよる不定

性だけではなく、対流の不定性などすべての不定性

を含んでいる。その核種の中で、60Feが一番それら

の不定性に敏感である。(図??)。

Turらの超新星爆発での合成元素の生成量と観測と

の比較を考える。これらの核種の半減期は、銀河の

進化のタイムスケールよりも十分短いのでこれら核

種の崩壊により放出される γ 線の生成率は、超新星

爆発に放出される 26Al,44 Ti,60 Feの量とつりあうと

予想される。観測された天の川銀河内の 26Alの γ線

フラックスと超新星爆発のイベント率から推測され

る 1つの超新星爆発あたりに見積もられる 26Alの生

成量は、Turらの論文が示した 26Alの生成量とほぼ

一致している。次に、26Alと60Feの生成量の比を比

較する。もし、これら 2つの核種の生成源が超新星

爆発であるなら、同じ分布で観測されるはずである。

観測された γ 線フラックスの比は生成量の比で表す

ことができ、Wang(2007)は γ線観測から 26Alに対

する 60Feの存在量比は、(0.15±0.06)と示した。Tur

らの示した 26Alと60Feの存在量比は、それに比べる

とかなり大きい (図??)。

5 Conclusion and Future work

Tur らは He 燃焼核反応率の不定性の範囲でこれ

らの核種の生成量が一桁程度変化することがある

ことを明らかにし、また核反応率に対する依存性は
60Fe,26 Al,44 Tiの順で大きいことを示した。その一

方で、生成量と核反応率の関係は単調ではなく、生成

量の最大値と最小値を見積もることは可能であるもの

の、その不定性の範囲を簡単な統計に基づいて明らか

にすることは困難であることを示した。また、彼らは

初期太陽組成について、Anders&Grevesse(1989)と

Lodders(2003) を比較することでその依存性を調べ

た。He燃焼核反応率の依存性に比べると初期太陽組

成の依存性は小さいことを示した。Turらの 26Alに

対する 60Feの生成量比は観測に比べると大きすぎる

ことが示されている。これまでの 26Alや 60Feの生

成量の計算には、球対称の爆発を仮定している。私

は非球対称の爆発を仮定することで 60Feの量を減ら

せるのではないかと考え、非球対称爆発を仮定した

星の進化計算、超新星爆発計算を行いたいと考えて

いる。
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Possible Indirect Confirmation of the Existence of Pop III

Massive Stars by Gravitational Wave

衣川　智弥　（京都大学　理学研究科）

Abstract

現在、世界初の重力波観測を目指し、KAGRA, Advanced LIGO, Advanced VIRGOといった重力波観測計

画が動き出しており、重力波による天文学の幕開けが期待されている。重力波観測のメインターゲットになっ

ているのは連星中性子星 (NS-NS)、中性子星ブラックホール連星 (NS-BH)、連星ブラックホール (BH-BH)

といったコンパクト連星である。コンパクト連星は重力波を発してエネルギーを失いながら近づきあい、連

星合体を起こす。合体時にも強い重力波を放出することが理論的に予測されている。これらの連星合体率は、

連星中性子星については宇宙年齢以内に合体を起こすパルサーの観測結果と、パルサーの分布のモデルを用

いて見積もることができる。しかし、中性子星ブラックホール連星や連星ブラックホールについては観測結

果がないので、同様の方法で合体率を調べることはできない。そこで、重要となってくるのが連星の進化計

算を用いた連星合体率の見積もりである。連星進化を主系列時から追い、どのように進化していくかをモン

テカルロシミュレーションで計算し、その統計を取ることで直接観測できない連星ブラックホール等につい

ても合体率を見積もることができる。宇宙年齢以内に合体するパルサーの観測例は少なく、連星中性子星に

ついても星の進化計算から合体率を見積もることは重要である。コンパクト連星が合体するタイムスケール

は、数億年のものから宇宙年齢以上のものまであり、非常に長い。そこで、本研究では宇宙で最初にできる

星である初代星 (Pop III)起源のコンパクト連星に着目し、初代星起源の連星がどれだけコンパクト連星に

成りうるのかについて研究を行った。

1 Introduction

一般相対論から理論的に予言される重要な現象と

して重力波が存在する。重力波の検出は、一般相対論

の検証をはじめとした、強重力場での現象を見る観測

手段として非常に重要である。しかし、観測的には、

Hulse&Taylorにより 1974年に発見された連星中性

子星の長年の観測から間接的に示されているのみで、

いまだ直接観測には至っていない。今現在稼働して

いる重力波検出器としてアメリカの LIGOが存在す

る。LIGOでも未だに重力波は観測されていない。日

本では現在、重力波検出のために大型レーザー干渉

計KAGRAが建設されており、2018年から本格的に

観測が始まる。日本以外でもアメリカではAdvanced

LIGO、ヨーロッパではAdvanced VIRGOという計

画が動いている。これらを第二世代検出器と呼び、観

測範囲は∼ 200 Mpc、連星中性子星合体のイベント

レートは ∼ 10events/yrとなる。これら第二世代検

出器が動き出せば重力波は検出されると期待されて

いる。

さらに地上観測の将来計画として第三世代検出器

のEinstein Telescopeが計画されている。これはNS-

NS連星合体に対する観測範囲が∼ 3Gpcとなり非常

に遠くからの重力波を観測することができる。日本

でも衛星により宇宙論的距離からの重力波を観測す

る計画が考えられており、重力波検出衛星DECIGO

という ?。DECIGOでは赤方偏位 z ∼ 1(∼ 3Gpc)か

らの BH-BH(∼ 103M⊙)の連星合体の重力波や NS-

BH(∼ 10M⊙)や NS-NSの合体する前に放射する重

力波を観測することができる ?。これらの検出器の

稼動が実現されれば、より宇宙論的な距離にあるコ

ンパクト連星から放射される重力波を観測すること

ができると考えられる。したがって、初代星起源の

コンパクト連星も観測のターゲットに為りえる。検

出に適した重力波観測器を設計するためには、観測

範囲内で重力波がどの程度観測できるかをイベント
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レートを算出することで前もって評価する必要があ

る。特に、NS-BH、BH-BHについては観測例がな

く、理論的な見積でしかイベントレートを算出する

ことはできない。本研究では、初代星の進化計算を

もとに連星進化を計算することによって、形成され

るコンパクト連星の種類、数、合体のイベントレー

トを出すことを目的としている。

2 Methods

連星の進化をおうために、まず単独星の進化を追

う必要がある。連星を構成する、主星、伴星の各々の

星の進化をといた上で、各タイムステップ毎に連星間

相互作用を起こすか否かを判定し、相互作用を起こす

場合は相互作用によって軌道、各々の星の質量などを

変化させ、再び各々の星の進化を解いていく。本研究

では単独星の進化を計算する際に、星の進化を基礎方

程式から直に計算するのではなく、星の進化計算結果

を再現する fitting公式を用いることで、単独星の進

化計算を簡略化している。なぜ、Fitting公式を使う

かというと、大量の星について、その統計的な振る舞

いを調べる場合、各々の星について基礎方程式から星

の進化を追うことは無理なため、Fitting公式が必要

となるからである。最近の研究によって、初代星の典

型的な質量は数 10 M⊙ ということが分かっている。

よって、進化計算をもとに、10M⊙ ≤ M ≤ 100M⊙

の初代星の進化を、初期質量と生まれてからの時刻を

変数として表すことのできる Fitting公式を作り、こ

の Fitting公式を用いて、既存の連星進化の計算コー

ドを初代星にも適用できるように独自に拡張した。

2.1 初代星の特徴

初代星の HR図は図??のようになる。初代星の進

化の特徴は、半径が小さいこく、巨星状態も青色巨星

として進化していき、50M⊙以上にならない限り、外

層が対流優勢にならず、輻射優勢のまま進化してい

くことと、恒星風による質量損失がないことである。

初代星の誕生直後は重元素がないため、CNO-cycle

で燃えることができず、pp-chainで星を支えている。

しかし、pp-chainはエネルギー生成率の温度依存性
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図 1: Zero metallicity stellar track in the HR dia-

gram (Marigo et al. 2001). The each line describes

stellar evolution at each initial mass. The grey line

means zero age main sequence line. The box points,

the cube points and the triangle points denote end

of H burning, beginning of He burning and end of

He burning.

が小さいため、星を支えるためにはコアが高温とな

る必要がある。コアが高温となりヘリウムが燃えるこ

とで炭素が生成された後に CNO-cycleが起こるが、

コアの高温は維持されたまま進化していき、水素燃

焼が終了後、すぐにヘリウム燃焼に移行するため、半

径が小さく、青色巨星として進化していく。そして、

重元素がないため、opacityが小さく、輻射圧が効か

ないため恒星風を受けずに質量放出がない。

2.2 連星の初期値

連星の進化を解く際には、連星が誕生したときの

初期値を与える必要がある。ここでは連星の各々の

星が水素燃焼を開始した時を連星が誕生した瞬間と

した。連星誕生時の主星の質量、主星と伴星の質量

比、軌道長半径、離心率が連星を解く上で必要な初

期値となる。



2.3 連星間相互作用

連星間相互作用については、本研究では潮汐、重

力波による軌道の変化、連星間の質量交換、共通外

層、超新星爆発による連星の解体について本計算で

は取り入れている。初代星の磁場についてはまだど

の程度かわかっていないので、磁場による軌道変化

の寄与は取り入れていない。

2.3.1 潮汐

主星の形状は伴星の潮汐力により楕円形に歪む。潮

汐による非軸対称な歪みのせいでトルクが生じ、主

星の自転と公転の間で角運動量のやり取りが生じる。

この際、公転の角速度が自転の角速度を上回ってい

る場合、公転から自転への角運動量輸送が行われる。

逆に、自転の角速度が公転の角速度を上回っている

ときは、自転から公転への角運動量輸送が起こる。

2.3.2 質量交換

星が進化していくにつれ、星の半径は膨張してい

く。その際に、星の外層が膨らみすぎて伴星の重力

圏にとらわれると、星から伴星への質量が流れ込む。

この現象を質量交換という。半径膨張がはぎしすぎ

ず、質量交換が安定な場合、星の外層は伴星の重力

圏に囚われた分だけ、伴星へと降着していく。質量

交換が起こると、二つの星の質量が変わり、質量比

が変わることで軌道長半径や離心率も変化していく。

2.3.3 共通外層

主星の半径膨張が激しく、質量交換が不安定な場

合、共通外層状態となる。共通外層状態とは、主星

の半径が大きくなりすぎて、伴星が主星の外層内に

突入してしまう状態のことを言う。質量交換が不安

定になる場合は主星の外層が対流層になっている場

合と、質量比が極端な連星間で質量交換が起き、質

量比が１に近づくことで軌道長半径が急激に縮まる

時である。共通外層状態になると、主星の外層と伴

星とのあいだの摩擦で公転の軌道エネルギーは散逸

し、エネルギーを得た主星の外層は連星系外へと吹

き飛ばされる。そして、共通外層状態後には軌道エ

ネルギーの減少と主星の外層の消失により、主星の

コアと伴星による近接連星が残る。

2.3.4 超新星爆発による寄与

連星内で超新星爆発が起こった際には超新星爆発

による質量放出により連星内の質量と軌道が変化し、

時には乖離する。主星が超新星爆発を起こしたとす

ると、主星の中心には中性子星かブラックホールが

残り、外層は吹き飛ばされる。質量放出により、連

星の総質量が減ることで連星系内での脱出速度は小

さくなる。しかし、主星中心のコンパクトオブジェ

クトとなる部分は爆発前と同じ速度で公転している。

公転速度と脱出速度を比べて、公転速度の方が大き

い場合、連星は解体してしまう。

2.3.5 重力波

連星は一般相対論的効果によって重力波を放出す

る。重力波放出により軌道エネルギーを失い、軌道

長半径が小さくなっていき、最終的に連星合体を起

こす。重力波によって連星合体を起こすまでのタイ

ムスケールは次の式となる。

tGW =
5

256

c5

G3M1M2(M1 +M2)
a40 (1)

となる。tGWは軌道長半径 aの４乗に比例するので、

コンパクト連星が重力波によってどの程度の時間で

連星合体を起こすかは軌道長半径に大きく依存する。

3 Results

本研究において 106 個の連星について進化計

算を行った。比較のために金属量が太陽と同程

度の星 (Pop I) についても計算を行った。計算

モデルとコンパクト連星の形成数を表??、??に

記す。初代星についての星形成率を de Souza

et al. 2011 の値を用いて計算すると 、今回の

計算結果より、KAGRA での BH-BH 連星合体

のイベントレートは Model III.h (Model III.s) で

140 (68) events/yr (SFRp/(10
−2.5M⊙/yr/Mpc3)) · Errsys
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表 1: The calculated models

model population IMF primary mass range secondary mass range

III.s III Salpeter 10 M⊙ ≤ M1 ≤ 100 M⊙ 10 M⊙ ≤ M2 ≤ M1

III.f III Flat 10 M⊙ ≤ M1 ≤ 100 M⊙ 10 M⊙ ≤ M2 ≤ M1

I.h I Salpeter 10 M⊙ ≤ M1 ≤ 100 M⊙ 10 M⊙ ≤ M2 ≤ M1

I.l I Salpeter 1 M⊙ ≤ M1 ≤ 100 M⊙ 0.5 M⊙ ≤ M2 ≤ M1

表 2: The number of the compact binaries with coalescence time less than 15 Gyr among those in Table 2.

Notations are the same as Table 2.
NS-NS NS-BH BH-BH

Model III.s 5 64 25536

Model III.f 0 50 115056

Model I.h 20149 2703 3928

Model I.l 776 99 150

となる。ここで SFRpは SFRのピークでの値、Errsys

は連星進化などのパラメータによって取りうるシス

テマティックエラーである。

4 Discussion

表??より、初代星連星では BH-BHが形成されや

すく、NS-BH、BH-BHが形成されにくいことがわか

る。原因は初代星の半径が小さく、連星間相互作用

を起こしにくいことにある。特に巨星時の外層が輻

射優勢なため共通外層になりにくく、超新星前に外

層を吹き飛ばすことができない場合が多い。そのた

め、超新星時に連星が解体しやすい。しかし、質量

損失がない分、大質量の BH-BHが多く形成される。

重力波の観測範囲は質量のおよそ 5/6乗に比例する

ため、遠方からの重力波源として初代星連星は期待

できる。

5 Conclusion

本研究では、初代星連星起源のコンパクト連星の

特徴について連星の進化計算から考察を行った。そ

の結果、中性子連星は形成されにくいが、大質量の

BH-BHが形成されやすいことがわかった。
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相対論的アウトフローの輻射流体モデル

中田 めぐみ (日本大学大学院 理工学研究科)

Abstract

活動銀河核やガンマ線バーストなど多くの天体現象で相対論的なアウトフロー（プラズマの噴出流）が存在

することが知られている。アウトフローの加速機構は大きく分けて、ガス圧、輻射圧、磁気圧の勾配による

ものが提唱されている。本研究では、ブラックホールなどの中心天体近傍から噴出するガスと輻射からなる

アウトフローを輻射流体として考察をする。アウトフローの開き角が一定であると仮定し、光学的に厚い、

球対称定常な流れを考える。中心天体がつくる重力場を Schwarzschild時空で表現し、この時空中での一般

相対論的流体力学方程式と輻射輸送モーメント方程式を解き、定常解を求めた。ガスの速度が光子気体の音

速 (β = 1/
√
3)になる臨界点を通過する加速解を求めるため、臨界点において内側と外側の解を滑らかに接

続した。γ～10程度のローレンツ因子が得られる解の具体例を示し、速度、圧力、光度、光学的厚さ、終端

ローレンツ因子について考察する。

1 Introduction

銀河の中心部の非常に狭い領域から銀河全体を凌

駕するような強い電磁波を放射する活動銀河核や、宇

宙最大の爆発現象だといわれ強烈なガンマ線を放射

するガンマ線バーストなどの天体現象がある。これ

らの中心天体から双方向に細く絞られたプラズマの

アウトフローが存在することが知られている。アウ

トフローは観測より光速の 99％ (γ = 10～100)の相

対論的速度で噴出していると推定されている。

2 Schwarzschild時空

中心天体が作る重力場を Schwarzschild 時空で表

現し、この時空中での一般相対論的な輻射輸送方程

式と流体力学方程式を求める。

2.1 一般相対論的な輻射輸送方程式

輻射強度を I、観測者と輻射との間の角度を µ =

cos θ、輻射の立体角を Ω、輻射率 (emissivity)を j、

吸収係数を κabs、散乱係数を κscaとすると、観測者

系での輻射輸送方程式は

1

c

∂I

∂t
+ µ

∂I

∂z
= j − κabsI − κscaI +

κsca

4π

∫
IdΩ

(1)

と書ける。ただし、cは光速度である。ここで、輻射

エネルギー密度E、輻射流束密度 F、輻射圧 P はそ

れぞれ

cE =

∫
IdΩ,　 F =

∫
µIdΩ,　 cP =

∫
µ2IdΩ (2)

を表し [4]。E,F, P の共動系への変換は

cE = γ2(E0 + 2βF0 + β2P0)

F = γ2(βE0 + (1 + 2β2)F0 + βP0) (3)

cP = γ2(β2E0 + 2βF0 + P0)

である。下添え字 0は共動座標系を表している。こ

れらを用いて、(1)式をガスの共動座標系に変換する

と、輻射平衡の関係式は

j0 = cκabsE0 (4)

となる。この平衡関係を用いた Schwarzschild時空中

の一般相対論的な輻射輸送方程式は

e−2Λµ
∂I

∂r
+

(
1− 3rg

2r

)
1− µ2

r

∂I

∂µ
− 2rg

r2
µI 　

= −e−Λγρb(κabs + κsca)(1− βµ)(I − S) (5)

となる [2][3]。ただし、Schwarzschild計量は

ds2 = −e2Φdt2 + e2Λdr2 +R2(dθ2 + sin2 θdϕ2) (6)
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とし、e2Φ ≡ 1− rg
r 、e

2Λ ≡
(
1− rg

r

)−1
、R(r, t) ≡ r、

rg(≡ 2GM/c2)は Schwarzschild半径、Sはソース関

数、ρbは静止エネルギー密度、β(= v/c)はガスの速

度である。

2.2 輻射輸送モーメント方程式

次に、(5)式の輻射輸送方程式の 0次のモーメント

方程式を求める。

e−2Λ ∂F

∂r
+
(
1− rg

2r

) 2F

r
= −e−Λρb(κabs + κsca)A

(7)

同様に 1次のモーメント方程式は

e−2Λ ∂P

∂r
+

(
1− 3rg

2r

)
3P − E

r
+

2rg
r2

P

= −e−Λρb(κabs + κsca)B (8)

となる。ここで、A , B はそれぞれ

A =
[
γ(cE − βF )− γ3(c2E2βF + β2cP )

]
(9)

B =
[
γ(F − βcP )− βγ3(c2E2β + β2cP )

]
(10)

と置いた。以降、簡単のために c = 1とする。

2.3 一般相対論的流体力学方程式

ガスは理想流体とし、中心天体の重力を考慮する

ために一般相対論的流体力学方程式を扱う。このと

きのエネルギー運動量テンソルは

Tµν = (ρ+ Pg)u
µuν + gµνPg (11)

である。ここで、ρ、Pgはそれぞれガスのエネルギー

密度、圧力を表す。この保存則は以下のようになる。

Tµν
;ν =

1√
−g

∂ν(
√
−gTµν) + Γµ

lνT
lν = 0 (12)

とくに、エネルギー保存則と運動量保存則は

1

r2
d

dr
[r2(ρ+ Pg)Γ

2β] = 0 (13)

1

Γ

dΓ

dr
+

1

ρ+ Pg

dPg

dr
= 0 (14)

となる。ただし、Γは

Γ ≡
(
1− rg

r

1− β2

) 1
2

(15)

と定義される量で、ローレンツ因子 γ と Γ =(
1− rg

r

)1/2
γ の関係がある。

3 輻射流体力学方程式

3.1 方程式の結合

質量保存則より、静止エネルギー密度はρb = ρ+Pg

となる。egは内部エネルギー密度を表す。ここで、ガ

スは非相対論的な温度だと仮定すると、eb ≪ ρb か

つ Pg ≪ ρb となる。ただし、ρ = ρb + eg である。

次に、一般相対論的な形に書き直した輻射輸送モー

メント方程式と流体力学方程式を結合する。4元速

度 u(= γβ)の方程式は運動量保存則 T 1j
;j = 0より(

u

γ2
− c2s

u

)
du

dr
=

2c2s
r

− rg
2r2

1

1− rg
r

　　　　

+
κabs + κsca

(1− rg
r )

1
2

1

γ
[F (1 + 2u2)− (E + P )γu]

(16)

と書ける。csは c2s ≡
(

∂Pg

∂ρ

)
s
で定義されるガスの音

速である。また、輻射の圧力P の方程式は (8)式より

dP

dr
= −

1− 3rg
2r

1− rg
r

3P − E

r
− 2rg

r2
P

1− rg
r

　　　　　

　+
ρb(κabs + κsca)

(1− rg
r )

1
2

γ[F (1 + 2u2)− (E + P )γu]

(17)

と書ける。また、輻射エネルギー流束と速度の関係

はエネルギー保存則 T 0j
；j = 0より

r2
[
ρbΓ

2β +
(
1− rg

r

)
F
]
= const. (18)

となる。いま、光学的に厚い領域を考えているので、

共動系において Eddington近似 E0 = 3P0 が成り立

つと仮定すると、閉包 (closure)関係は

E =
P
(
1− 1

3β
2
)
− 4

3βF
1
3 − β2

(19)

となる。

次に、これらの式を Schwarzschild半径 rg および

Eddington 光度 LE を用いて書き直していく。r̃ =

r/rg、P̃ = 4πr2gP/LE、Ẽ = 4πr2gE/LE、
˜̇M =

Ṁ/LE とおく。ただし、中心天体から球対称定常な

流れに対する連続の方程式より質量損失率 Ṁ は

Ṁ = 4πr2ρu
(
1− rg

r

) 1
2

(20)
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である。また、吸収はなく散乱がトムソン散乱だと

すると、(κabs + κsca)ρb = σTne となる。σT は散乱

断面積、ne は電子数密度である。これらより、(16)

～(19)式は以下のように書き直すことができる。(
u

γ2
− c2s

u

)
du

dr̃
=

2c2s
r̃

− 1

2r̃2
1

1− 1
r̃

　　　　

+
1

2r̃2
1

(1− 1
r̃ )

1
2

1

γ
[F̃ (1 + 2u2)− (Ẽ + P̃ )γu]

(21)

dP̃

dr̃
= −

1− 3
2r̃

1− 1
r̃

3P̃ − Ẽ

r̃
− 2

r̃2
P̃

1− 1
r̃

　　　　　

　− 1

2r̃
(
1− 1

r̃

) γ
u
[F̃ (1 + 2u2)− (Ẽ + P̃ )γu]

(22)

F̃ =

Ṁ

[(
1− 1

r̃c

) 1
2 −

(
1− 1

r̃

) 1
2

]
+ r̃2c F̃c

(
1− 1

r̃c

)
r̃2

(
1− 1

r̃

)
(23)

Ẽ =
P̃
(
1− 1

3β
2
)
− 4

3βF̃
1
3 − β2

(24)

(24)式は β = 1/
√
3のとき分母がゼロとなる。こ

のとき分子もゼロとなる必要があり、F̃ = 2
√
3/3P̃

が成り立つ。この点は臨界点になっている。今回、中

心天体近傍からの輻射流体について考えているので、

この臨界点の内側と外側で方程式を滑らかに接続し

て解いていくことにより、定常解を求めていく。こ

こで、光学的厚さ τ は以下のように定義した。

τ ≡
∫ ∞

r

(κabs + κsca) ρdr

= 2 ˜̇M

∫ ∞

r

dr̃

r̃2
(
1− 1

r̃

) 1
2

(25)

3.2 境界条件

臨界点 rcの各パラメータについて考える。4元速

度は uc = 1/
√
2、ローレンツ因子は γc =

√
3/2、圧

力は P̃c =
√
3F̃c/2 となり、輻射の速度と圧力の勾

配は、

duc

dr̃
=

2c2s
r̃c

− 1
2r̃c2

1
1− 1

r̃c

uc

γ2
c
− c2s

uc

(26)

dP̃c

dr̃
= −

1− 3
2r̃c

1− 1
r̃c

4P̃c

3r̃c
− 2

r̃c
2

P̃c

1− 1
r̃c

(27)

となる。ただし、下添え字 cは臨界点を表す。また、

Schwarzschild半径 rg=1とする。臨界点での解の接続

は次のように行った。臨界点の外側では r = (1+ϵ)rc

から外向きに (21)～(24)式を解き、内側では r = (1−
ϵ)rc から内向きに (21)～(24)式を解く。ϵ = 0.0001

とした。

4 Results and Discussion

今回の計算結果について例をあげて説明する。β =

1/
√
3になる臨界点の中心天体からの距離を rc = 10、

質量損失率を ˜̇M = 100とし、このときの輻射エネル

ギー流束を F̃c = 0.1、ガスの音速を cs = 0.3のとき、

F̃c = 0.1、cs = 0.5のとき、F̃c = 1、cs = 0.5のとき

の輻射流体の 4元速度 u、ローレンツ因子 γ、輻射の

圧力 P̃、光度 L̃ = 4πr̃2F̃ は以下のような結果となっ

た (図 1～13)。また、光学的厚さについては図 13に

示した。

　 図 1 : 4元速度

　 (cs = 0.3、F̃c = 0.1)

　図 2 : ローレンツ因子

(cs = 0.3、F̃c = 0.1)

　　図 3 : 圧力　　

(cs = 0.3、F̃c = 0.1)

　図 4 : 光度　　

(cs = 0.3、F̃c = 0.1)

　図 5 : 4元速度

　 (cs = 0.5、F̃c = 0.1)

　図 6 : ローレンツ因子

(cs = 0.5、F̃c = 0.1)
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　図 7 : 圧力

　　 (cs = 0.5、F̃c = 0.1)

　 図 8 : 光度

　　 (cs = 0.5、F̃c = 0.1)

　図 9 : 4元速度

　 (cs = 0.3、F̃c = 1)

　図 10 : ローレンツ因子

(cs = 0.3、F̃c = 1)

　　図 11 : 圧力

　　 (cs = 0.3、F̃c = 1)

　 図 12 : 光度

　　 (cs = 0.3、F̃c = 1)

　図 13 : 光学的厚さ ( ˜̇M = 100)

図 13の光学的厚さより、τ ≥ 1の領域が光学的に

厚いといえるので、この場合 r̃ ≤ 200.3となる領域

に着目するべきである。ガスの音速 csが小さい値だ

とあまり加速されず、終端ローレンツ因子 γ∞ は大

きな値をとることができない (図 2)。これは、臨界

点 rc の付近では (21)式の輻射流体力学方程式の加

速項である 2c2s/r̃と負の項の重力のみがそれぞれ加

速および減速に寄与するためである。つまり、ガス

の音速が大きければ加速しやすいことを意味してい

る。また、音速 csが大きいことは、ガスが高温をで

あることを意味する。ここで、(23)式の中心天体か

らの距離 r̃が大きいときを考えることにより、終端

ローレンツ因子の近似が求められる。

γ∞ ≈
(
1− 1

r̃c

) 1
2

+
r̃2c F̃c

(
1− 1

r̃c

)
˜̇M

(28)

また、輻射の圧力 P については、ガスの音速 csが大

きいときは急激に減少することがわかる (図 3,7,11)。

そして、光度については、ガスの音速 csにはそれほ

ど影響されず、輻射エネルギー流束 F̃ と質量損失率
˜̇M に依存して変化する。

5 Conclusions

Schwarzschild時空中での輻射流体方程式を、速度

β = 1/
√
3となる臨界点の内側と外側の解を滑らか

に接続することによって解き、中心天体近傍から放

出される輻射流体モデルを用いた相対論的アウトフ

ローの球対称定常解を求めた。今回、ガスの音速 cs、

臨界点の rc、臨界点での輻射エネルギー流束 F̃c、質

量損失率 ˜̇M の値を変化させることにより、終端ロー

レンツ因子 γ∞が 10程度になる解を具体的に示した。

そして、その終端ローレンツ因子 γ∞は (28)式で与

えられる。また、臨界点付近での速度勾配は、ガス

の音速 csと重力のみがそれぞれ加速および減速に寄

与をするため、相対論的な加速を満たすためには臨

界点付近での音速 csは大きく、ガスは高温である必

要がある。

最後に、速度 β = 1/
√
3となる臨界点よりも中心

天体に近い内部の領域にあるガスの音速 csでも臨界

点が存在している。この点についても同様に臨界点

の内側と外側で滑らかに接続することにより、光学

的に厚い領域での加速について解くことが今後の課

題である。
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超相対論的流体におけるガンマ線放射過程の輻射輸送シミュレーション
石井 彩子 (東北大学大学院 工学研究科)

Abstract

ガンマ線バースト (GRB)の起源として,大質量天体の重力エネルギーの解放に伴って形成される相対論的
ジェットが考えられている. ローレンツファクター Γ = 100 を越えるような極めて光速に近い流速を持つ
ジェット中では, 相対論的電子と光子が衝突し逆コンプトン散乱を起こすことによってより高エネルギーの光
子が生成される可能性がある. よって,相対論的ジェットを起源とする GRBの可能性を数値的に検証するに
は, 相対論的速度で運動する物質中の電子と光子の衝突を適切に評価しなければならず, それには相対論的流
体と輻射輸送のカップリング計算が必要である. しかしカップリング計算を行うにあたって,背景場が相対論
的流体である場合, 放射,吸収,散乱などを評価する共動系と,流体計算における慣性系の間の変換を矛盾なく
取り扱える計算手法については十分に検討されていない. 本研究では,輻射輸送計算手法としてモンテカルロ
法を用い,相対論的流体場とのカップリング計算を念頭に, 異なる慣性系間で同等の結果が得られる計算手法
を構築する. 相対論的ランキン-ユゴニオの関係式を用いて,同等な衝撃波について衝撃波が静止する系と動
く系を考え, トムソン散乱を考慮し, 散乱優位な流体場を想定して 3 次元モンテカルロ計算を行う. さらに,

計算から得られた光子の方向分布やスペクトルの結果を同一の系へと変換し,比較検討を行う. その結果,適
切な計算条件を選ぶことにより,異なる慣性系で計算した結果であっても同一の系へと変換すると一致するこ
とや, 衝撃波をまたいで輸送され急激な流速の変化を経験した光子が相対論的電子と衝突し, 逆コンプトン散
乱を起こすことによって高エネルギー光子が生成される過程を数値計算上で再現できることがわかった.

1 Introduction

宇宙最大級の爆発現象であるガンマ線バースト
(GRB) は, 発見から 40 年以上経過している現在も
その詳細な放射メカニズムが明らかにされていない.
GRBでは,太陽が百数十億年輝く間放出するエネル
ギーと同程度の膨大なエネルギーが数秒程度の間に
放出されており (1), このような現象は大質量星周辺
で形成される光速に極めて近い流速を持ち空間的に
集束したプラズマの流れ (相対論的ジェット)に付随
して起こると説明される. 相対論的ジェットの空間的
構造についてはこれまでに 2次元相対論的流体シミュ
レーションによって調べられており (2; 3),ジェット
がGRBの起源となる可能性が示唆されている. 観測
から得られたGRBのスペクトルは非熱的であり (4),
ジェット中の相対論的電子と光子が衝突しより高エ
ネルギーの光子が生成される逆コンプトン散乱過程
が影響を及ぼしていると考えられている. 数値的に
も,ジェットのモデルを背景場とした輻射輸送計算か
ら非熱的スペクトルが得られることが示されてきた

(5). より詳細にジェット中の物質と光子の衝突過程
を再現するためには相対論的流体と輻射輸送のカッ
プリング計算が必要である. しかしカップリング計
算を行う際に,背景場が相対論的流体である場合, 放
射,吸収,散乱などを評価する共動系と,流体計算にお
ける慣性系の間の変換を矛盾なく取り扱える計算手
法についてはこれまでに十分検討されてきていない.
本研究では,同一の衝撃波について衝撃波が静止し

ている系と衝撃波が動いている系を準備し,それぞれ
の慣性系で輻射輸送計算を行い, 結果を同一の系で比
較したときに同等のものになるか評価することを通
して, 相対論的流体中の輻射輸送計算手法の妥当性を
検証していく.

2 Numerical method

本研究では数値計算法としてモンテカルロ法を用
いる. 輻射輸送を評価する際には次の式 (1)のような
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輸送方程式を解く必要がある.
„

1

c

∂

∂t
+ Ω · ∇

«

I (r,Ω, ν, t) = j (ν, T ) +
ρ (r, t)

4π
×

Z Z

σ (ν) I
`

r,Ω′, ν′, t
´

φ
`

Ω′,Ω, ν′, ν
´

dν′dΩ′

− [k (ν) + σ (ν)] ρ (r, t) I (r,Ω, ν, t) , (1)

ここで, I(r,Ω, ν, t)は光の強度であり, 位置ベクトル
r,光の進む方向ベクトルΩ, 光の振動数 ν, 時刻 tの
関数である. また, cは光速であり, j, k, ρ,そして σ

はそれぞれ単位時間単位体積当たりのエネルギー放
出率,吸収断面積,質量密度, そして散乱断面積を表
している. 散乱カーネル φ(Ω′,Ω, ν′, ν) は, 光の入射
方向Ω′, 入射光の振動数 ν′, 光の散乱方向Ω, そして
散乱光の振動数 ν によって定義される.
散乱を考慮しながら輻射輸送方程式を取り扱うに
は, この微分積分方程式を I について解く必要があ
る. しかしながら, I は空間 3次元,方向 2次元,振動
数 1次元,時間 1次元の合計 7つの独立変数に依存す
る変数であるため解析解を得ることが難しく, このま
まの形で数値計算しようとしても膨大な計算コスト
を消費してしまうことになる. そこで本研究では,散
乱を含んだ輻射輸送方程式を解く手段として比較的
容易なモンテカルロ法を用いた. モンテカルロ法は
多数のサンプル粒子を追跡し, 一様乱数を用いて確率
的に方程式を解く手法であり, 散乱を含む輻射輸送方
程式のような多変数の式について現実的な計算コス
トで解の概形を得る手段として有用である. 本研究
では,以前の研究で開発した並列モンテカルロコード
を用いる (6).

3 Background flowfield

3.1 Simulation condition

衝撃波が形成されている背景の流体場中に多数の
サンプル光子を放出し, 確率的に散乱や吸収を発生さ
せることによって輻射輸送を再現し, 流体場から放出
される光のエネルギーと放射方向を調べる. 放射過
程は次の式 (2)で表されるような制動放射を仮定す

る (7).

j (ν, T ) dν =
32π

3

(
2π

3kBTme

)1/2
Z2e6

mec3h
N+Ne,

(2)
ここで, kB , me, Z, e, N+, Ne,そして hはそれぞれ
ボルツマン定数,電子質量,イオン価,素電荷,イオン
数密度,電子数密度, そしてプランク定数である.
計算領域は図 1(a)のような円筒座標系で考える.

r, θ方向に 1つ, z方向に 2つのセルに分割し,図 1(b)
のように衝撃波上流側のセルに物理量 (ρ2, p2, v2), 下
流側のセルに (ρ1, p1, v1)を設定し, セル境界を衝撃
波面と仮定して,上流と下流がRankine-Hugoniot(R-
H)の関係式を満たすように決定する. また, z 方向
の計算領域の大きさについては, 計算領域の右側から
対称軸に平行に測った光学的深さ τ を用いて, 衝撃
波下流側で τ = 10, 上流側の領域で τ = 0.001とし,

τ = ρσ0Γf

(
1 − vf

c

)
∆z, (3)

から決定する. ここで,密度 ρおよび散乱断面積 σ0

は共動系での値であり, Γf は衝撃波静止系における
流速のローレンツファクター, vf は衝撃波静止系に
おける流速を表している. このように決定した衝撃
波静止系における計算領域の幅をローレンツ収縮さ
せることによって, 衝撃波が動いている系についても
計算領域の幅を決めることができる. r方向の計算領
域の大きさは,衝撃波静止系における z方向計算領域
の大きさと等しくなるように設定し,すべての系で同
じとする. また,すべての光子は衝撃波静止系におけ
る時刻 t = 0 sにおいて τ = 1となる軸付近の同一
の点に初期配置する. すべてのサンプル粒子が計算
領域の外へと出るまで計算を行う. 粒子が計算領域
の外部境界を横切る際の方向やエネルギーを記録し,
すべての粒子について足し合わせて方向分布やスペ
クトルを調べる. 問題をシンプルにするために, まず
は吸収およびコンプトン散乱を除き, トムソン散乱の
みを考慮して計算を行う.

3.2 Relativistic shock wave

背景場の衝撃波については,以下の相対論的流体に
対するR-H関係式を用いて波面前後の物理量を設定
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(b)

観測者

図 1: 計算条件.

表 1: 衝撃波前後の物理量変化.

ρ [g/cm3] p [dyn/cm2] v [cm/s]

上流側 1 × 10−11 1 × 107 −0.99999c

下流側 2.49 × 10−9 4.16 × 1011 −0.66667c

する (8).

[ρuz] = 0 (4)[
ρh (uz)2 + p

]
= 0 (5)[

ρhu0uz
]

= 0 (6)

ここで, u は四元速度, h は比エンタルピー, p は
圧力である. これらの関係式より, 衝撃波上流側の
物理量 (ρ2, p2, v2) を決めると衝撃波下流側の物理
量 (ρ1, p1, v1) が計算できる. まず衝撃波静止系に
ついては, 衝撃波上流側の物理量を (ρ2, p2, v2) =(
1 × 10−11g/cm3, 1 × 107dyn/cm2,−0.99999ccm/s

)
と与える. この時の流速 v2 の値は,ローレンツファ
クター 220程度に相当する. この条件における衝撃
波上流側および下流側の物理量を表 1に示す.

3.3 Transformation of inertial frames

同一の衝撃波で慣性系の異なる場合を考えるため
に, 以下の式を用いて衝撃波上流および下流側の流速

を変換する (9).

W ′ =
W + vs

1 + Wvs
, (7)

ここで, W は衝撃波静止系での流速, W ′は衝撃波が
動いている系へと変換した後の流速, vs は 2つの系
の相対速度 (ここでは衝撃波が動く速度)を表してい
る. 本研究では,衝撃波静止系,衝撃波がローレンツ
ファクター Γ = 10,および Γ = 100で動いている系
の 3つについて比較する. 衝撃波が動いている系に
ついては,上式中の vs に衝撃波が動いている速度を
代入する.

4 Results

図 2に,計算の結果得られた異なる慣性系における
光子の方向分布の比較を示す. これは粒子数 100万
個を用いて計算を行った結果である. 図の横軸は光
子が計算領域から外へ出る時の z 軸に対する角度を
πで割って規格化したものを, 縦軸は光子の数を表し
ている. この図において,右側に向かうほど光子が z

軸負方向を向いており,左側に向かうほど光子が z軸
正方向を向いていることを表している. 衝撃波静止
系では衝撃波下流側の流速の向きは z 軸負方向であ
るため, 光子は z の負方向 (衝撃波後方)に強く散乱
されるが, 衝撃波が動いている系においては,衝撃波
速度を Γ = 10, 100と増していくとそれに伴って流速
は z 軸正方向に増していくため, 光子の方向分布は
次第に zの正方向 (衝撃波前方)に偏向していく.
次にそれぞれの慣性系における光子の方向分布を,

各光子の方向とエネルギーについてローレンツ変換
を行うことによって, すべて衝撃波静止系に揃えて
表示したものを図 3に示す. この図において,すべて
の方向分布の計算結果が後方へと偏向している. こ
のように,異なる慣性系において計算したものであっ
ても同一の系へと変換すると方向分布の結果が一致
した.
同様にして,異なる慣性系におけるスペクトルの計

算結果についても, 同一の系へと変換して比較すると
一致することを確認した. また,信頼性のある解を得
るために必要な数値計算上の時間幅 ∆tの条件につ
いて検証し, さらに逆コンプトン散乱により高エネル
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図 2: 異なる慣性系における光子の方向分布比較.
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図 3: 衝撃波静止系へ変換後の方向分布比較.

ギー光子が生成される過程を再現できることを確認
した. これらについては,発表の際に詳細を述べる.

5 Conclusion

本研究では, GRBの起源として高密度天体周辺で
形成される相対論的ジェットを考え, ジェット中のガ
ンマ線輸送を計算する相対論的流体-輻射輸送カップ
リング計算を目指し, 相対論的流体をバックグラウン
ドとする輻射輸送コードを開発した. また,同一の相
対論的衝撃波について,衝撃波が静止している系と動
いている系でそれぞれ輻射輸送計算を行い, 計算結果
を同一の系に変換して比較したときに同等の結果が
出るかを確認しながら異なる慣性系の間の変換を矛
盾なく行うことができるような計算コードを構築し

た. 計算手法としてモンテカルロ法を用いることに
よって, 散乱過程も考慮に入れた輻射輸送計算を確率
論的に行った. 衝撃波が静止している系および衝撃
波がローレンツファクター Γ = 10, 100で動いてい
る系の 3つの系で輻射輸送計算を行ったところ, 計算
領域から出た光子の方向分布は流速が後方に向いて
いる衝撃波静止系では後方に偏向し, 流速が前方に向
いている Γ = 10, 100の系では前方に偏向した. ま
た,各系での計算結果を衝撃波静止系に合わせて変換
し比較すると, それらの結果はすべて一致した.
このように,異なる慣性系の間の変換を矛盾なく取

り扱えることを確認しながら, 相対論的流体をバック
グラウンドとする輻射輸送計算法を構築した. 今後
は,計算コストとの兼ね合いを考慮しながら,実際に
カップリング計算を行う際に信頼性のある解を得る
ためには時間幅や空間解像度をどの程度の値に設定
する必要があるのかといった計算条件について詳細
に調べていく予定である.
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MAXIで求めた4U 1626−67のパルス周期の変化率と

光度を用いた距離の推定

高木 利紘 (日本大学大学院 理工学研究科)

Abstract

我々はMAXI/GSCで観測された 4U 1626−67のデータを用いて、4U 1626−67のパルス周期の変化率と

光度の関係を調べた。MJD 55110 (2009/10/6)からMJD 56550 (2013/9/15)までを 60日ごとに区切って

folding解析を行い、60日ごとのパルス周期とその変化率を求めた。パルス周期の変化率は光度の増加と共

に、1.3倍増えていることを発見した。そこで、Ghosh and Lamb (1979)の光度とパルス周期の変化率の関

係式を用いて距離の推定を行ったところ、4U 1626−67までの距離を約 9 kpcと推定できた。過去の他の観

測機器による観測データでも同様に距離の推定を行ったところ、MAXIで得られたものとほぼ同等な値を得

ることができた。

1 Introduction

4U 1626−67は 7.6秒のパルス周期 (P )を持った、

低質量 X 線連星パルサーである (Rappaport et al.

1977)。パルス周期が発見されてから、ほとんど一定

のパルス周期の変化率 (Ṗ ) で P が短くなっていっ

たが、1990 年に Ṗ の符号が反転し、P が長くなっ

ていく期間になった (Chakrabarty et al. 1997)。

2008年 2月に再び Ṗ の符号が反転して P が短くなっ

ていく期間になり、現在も継続中である (Camero-

Arranz et al. 2010)。2008年に Ṗ の符号が反転した

際には光度が 2.5倍増え、現在は約 30 mCrabで輝い

ている。この天体の中性子星の磁場強度は、エネル

ギースペクトル中にサイクロトロン共鳴が発見され、

B = 3.2×1012 (1+ zg)と求められている (Orlandini

et al. 1998)。zg は重力赤方偏移である。この天体

までの距離は、降着円盤の X線反射率と可視光の光

度を用いて 5−13 kpcと求められているだけで、詳

細な距離は決まっていない。

MAXIでは天体の光度、P と Ṗ を求めることがで

き、中性子星の磁場強度もわかっているので、天体

の光度と Ṗ の関係を表したGhosh and Lamb (1979)

の式を適用することができる。そこで、詳しく求まっ

ていない距離の推定を行った。

2 Observations

全天 X 線監視装置 MAXI は国際宇宙ステーショ

ンに搭載された X線の全天監視装置で、国際宇宙ス

テーションの軌道周期 92分で全天を 1回スキャン観

測している。常にMAXIは 92分ごとに全天を観測し

ているので、長期の時間変動や突発天体の観測に適

している。MAXIにはGSCと SSCの 2つの観測装

置が搭載されており、それぞれ 2−20 keVと 0.7−7.0

keVのエネルギー帯をカバーしている。今回はGSC

のMJD 55110 (2009/10/6)からMJD (2013/9/15)

までのデータを用いて解析を行った。

3 Analysis

4U 1626−67は 30 mCrabと暗いが定常的に輝い

ているので、光子統計を稼ぐために 60日のデータを

まとめて解析を行い、精度の良い P と Ṗ の検出を試

みた。X線イベントのデータは天体から半径 1.5度

の範囲から抽出し、バリセントリック補正を行って

時刻の補正を行った。この際に、バックグラウンド

の差引は行っていない。

P と Ṗ は、P と Ṗ を共に変化させて folding解析

を行い、P と Ṗ の検出の有意度 (χ2)のコントアを

作成し、P と Ṗ が最も有意に検出される時 (χ2 が

最大)の値とした。エネルギー帯は 1番パルスが有
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意に検出できた 2−10 keVを用いた。また、folding

解析の時の Epoch は 60 日間の中心とし、60 日間

では Ṗ は一定であると仮定した。MJD 55230から

MJD 55290までの 60日間では、P = 7.677863(2) s、

Ṗ = −(2.60±0.10)×10−11 s s−1 と求めることがで

きた。P と Ṗ のエラーは χ2 の値が最大値の 80%に

なる範囲として求めた。同様の手順で他の期間でもP

と Ṗ を求めることに成功し、MJD 55110からMJD

56550までの 60日間ごとの P と Ṗ を得ることがで

きた (図 1)。

図 1: 4U 1626−67の光度、P と Ṗ。

4 Method

Ghosh and Lamb (1979)では降着駆動型のX線連

星パルサーの中性子星の Ṗ と光度の関係を表す式が

導かれており、主なパラメータは、中性子星の磁場

強度 (B)、パルス周期 (P )、周期の変化率 (Ṗ )であ

る。式は以下の通りである。

−Ṗ = 5.0×10−5µ30
2/7n(ωs)S1(M)P 2L37

6/7 s yr−1

(1)

ここで、µ30は 1030 G cm3単位の磁気双極子モー

メント、L37は 1037 erg s−1単位の光度、n(ωs)はス

ピンパラメータ ωs の関数、S1(M)は中性子星の構

造関数である。磁気双極子モーメント µは以下の式

より求めた。

µ ∼ 1

2
Br3, (2)

5 Result

我々は式 (1)を 4U 1626−67に適応することで、そ

の時の Ṗ から光度 (LGL)を見積もることができる。

このLGLを得られたすべての Ṗ において求め、この

値とMAXIで観測された光度 (FX)の関係を示す以

下の式を用いて距離の推定を行った。

FX =
LX

4πD2
(3)

得られた各値を図 2に示す。これより、MAXIで

得られた Ṗ と光度 (FX)から 4U 1626−67の距離を

推定すると、約 9 kpcと求めることができる。同様

に過去の他の観測器で得られたデータでも推定を行

うと、MAXIで得られた値とほぼ同等になった (図

3)。

図 2: MAXIで求めた FX と LGL の関係。
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図 3: MAXIと他の観測機器のデータ両方用いて求

めた FX と LGL の関係。
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超新星ニュートリノのニュートリノ振動

横地 沙衣子 �東京理科大学大学院 理工学研究科�

��������

超新星爆発は元素の起源や銀河進化とも関連する重要な天体現象であり、超新星ニュートリノの検出は超新

星を研究する有効な手段である。一方ニュートリノには３つの世代が存在し反粒子である反ニュートリノを

含めて �種類存在する。それぞれの状態は異なる �つの質量基底の重ね合わせであり、時間が経過するとそ

の重ね合わせの状態は変化してくる。そのために例えば初めは電子型だったニュートリノの一部がタウ型や

ミュー型のニュートリノに変化するような現象が起こる。このような現象をニュートリノ振動と呼ぶ。ニュー

トリノは超新星で生成されてから地球に到達するまでにニュートリノ振動を起こすのでその効果を考慮しな

ければならない。本研究では重力崩壊型超新星内部でのニュートリノ振動を数値計算し、ニュートリノの生

き残り確率を調べる。今回は ��次元に整理したニュートリノ、反ニュートリノの時間発展方程式について述

べ数値計算への展望を発表する。

� ニュートリノ振動

ニュートリノ振動は ����	
����によって �
��年

に、���� 	� ���によって �
��年に初めて提唱された

現象である。ニュートリノの質量の固有状態と弱い

相互作用の固有状態が異なるならば ��� ��� �� といっ

たフレーバーは �つの質量固有状態の重ね合わせに

なる。それぞれの質量固有状態は異なる分散関係を

持つため質量固有状態の間には位相差が生じる。こ

のことによって例えば ��を作っていた質量固有状態

の重ね合わせは時間経過すると異なる形の重ね合わ

せになり ��は別のフレーバーの成分が混ざった状態

になる。これがニュートリノ振動である。ニュート

リノ振動によって特定のフレーバーのニュートリノ

の一部は飛行している間に生成されたときのフレー

バーとは異なるフレーバーで検出されることになる

ため、ニュートリノの検出には検出されるまでにど

のくらいのフレーバーの入れ替わりが起きたのかを

考える必要がある。

本研究では超新星ニュートリノの検出に及ぼす重

力崩壊型超新星内部でのニュートリノ振動を数値計

算し、その影響を検証する。

	 時間発展方程式

物質中における三世代のニュートリノ振動はシュ

レディンガー方程式から式 ���のように記述できる。

ただしここでは物質相互作用の効果のみ考えていて

ニュートリノの自己相互作用は起こらない密度領域

とする。
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行列 �は以下のように表される。
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����� ��� � ��
��� ���

��	� �
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�はニュートリノのエネルギー、��はニュートリ

ノの質量を表し��、��、��の三世代が存在する。	

は �!��" ��"�	を示す。
 は #$�%	 #��� 	�	�、��

はフェルミ結合定数、��はニュートリノが通過する

周囲の電子数密度をそれぞれ表す。

反ニュートリノの場合は式 ���の符号が異なり式

���となる。

����� � �
�
�������� � ����� ���

ここで、数値計算のために式を変形し整理する。

ニュートリノ、反ニュートリノの �世代について各フ

レーバーを実数部分、虚数部分に分けて式 ���を整

理すると ��次元のニュートリノの時間発展の式 �&�

が書ける。
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式 �&�中の行列については以下のように与えられ

る。式 ���の成分は共通する実数項を *、虚数項を +

と置いている。対角成分は実数のみで,で表す。

�

�
��
� � �

� ���� �

� � ����

�
��� � �

�
��

�� 
� � ��� 
� � ���


� � ��� �� 
� � ���


� � ��� 
� � ��� ��

�
�� ���

� �

�
�� �

� ��

�
�
�

�� ��
������

� �� ��� 
� ���	� �� ��

��� � �� �� 
� ��

�� ��� � �� �� 
�

�
� ���	� ��� ��� � �� ���
��� �
� ��� ��� � ��
��� ��� �
� �� ��� �

�
������

����

式 �&�を設定した始点 ��から星の外側に向かって

解き位置 �におけるニュートリノの生き残り確率を

求めていく。本研究ではルンゲクッタ法を用いて数

値計算する。


 振動長の計算

コードのテスト計算も兼ねて物質中でのニュート

リノと反ニュートリノのニュートリノ振動を計算し

振動長を比較した。振動長とは振動の周期に対応す

る値で二世代のニュートリノの真空における振動長

は式 ����で与えられる。真空の場合はニュートリノ

と反ニュートリノで同一の値になるが物質振動の場

合は式 ���の関係から異なる値をとる。物質密度が

一定 ����� � �� の領域で、物質中での質量二乗差

���
�はニュートリノ、反ニュートリノに対してそれ

ぞれ式 ��������で与えられる。���
� を用いて、物

質中でのニュートリノ、反ニュートリノの振動長は式

��������と表せる。
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パラメーターを式 ������&�������
�に設定し、計

算した結果 �� と )�� の物質振動の様子は図 �のよう

になった。

%��	 � ����� ����

��� � ���× ���� 	- ��&�

� � �� �	- ����

�� � �× ���� 
 �� ��
�

ここでは理論値との比較のために電子型、ミュー型

の二世代の振動を計算した。ニュートリノ、反ニュー

トリノでの振動長の違いが見て取れる。このとき振動

長は ���	�� � ���&� ��� 
 � ����	�� � ����� ��� 
 
となっている。
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図 �. �� と )�� の物質振動の比較

� 今後の展望

作成中のコードのテスト計算が終了し次第、超新

星ニュートリノの星外層部におけるニュートリノ振

動を数値計算する。超新星内部における電子数密度

分布は菊地の超新星シミュレーションの結果を利用

する予定である。これは超新星の非球対称性がもた

らすニュートリノ加熱率の上昇の効果を、球対称一

次元に取り込んだモデルで計算されている。
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ブラックホール周辺における時間の遅れの検出

藤田 麻希子 (日本大学大学院 理工学研究科)

Abstract

ブラックホールに自由落下する物体の運動や, そこから放射される光の赤方偏移については解析的に求めら

れるが, 観測データと直接比較出来るような角運動量を持った物体の落下運動を解析的に解くのは困難であ

る. そこで本研究では, 観測データと直接比較が出来るような角運動量をブラックホールに落ちていくガスの

運動方程式に与えて時間の遅れを計算し, 観測データと比較する事を目的としている. 具体的には, 様々な角

運動量を持つガスの運動を数値計算で求め, その場その場で発せられる黒体放射の分布を求める. これより,

実際どれ程の時間で X線が可視光領域, 電波領域まで赤方偏移するか知ることが出来る. 今回は, 時間が遅

れる原因として重力赤方偏移のみを考慮しているが, 運動による特殊相対論効果もあるので, 今後取り入れて

いく. また観測との比較は, ブラックホール近傍で発せられた X線の観測データを用いて行う. 現在, 数値計

算を行うプログラムを作成し, 計算を行っている. 今後は, X線観測衛星によって得られた観測データも解析

し, 計算結果と比較する予定である.

1 研究目的

光源がブラックホールに落ちていく時, 時間が遅れ

ているように見える. 本研究では, 光源の落ちていく

時間と位置の関係を調べ, 各位置においての波長の伸

びを計算することによって, この現象を定量的に確認

する. ここでは, 運動の効果は考慮しない. また, 時

間は実際のタイムスケール [s]で調べる. 最終的に,

ブラックホール周辺の観測結果と比較して実証する

のが目的である.

2 シュバルツシルド解

カール・シュバルツシルドは真空中を想定して, 重

力場を記述するアインシュタイン方程式を解いた. そ

の解をシュバルツシルド解と呼び, 次式のように表

す. (この章での式展開は [1]を参照してまとめた.)

ds2 = −
(
1− 2GM

c2r

)
c2dt2 +

(
1− 2GM

c2r

)−1
dr2

+r2dθ2 + r2 sin θ2dϕ2 (1)

dsは 4次元距離, Gは重力定数, M は天体の質量, c

は光速, rは天体からの距離を表している. このシュ

バルツシルド解は, 天体から距離 rでの 4次元距離を

無限遠で測った量を表している. 距離 r で固定され

ている光源ではシュバルツシルド解の dr, dθ, dϕは

0より,

ds2 = −
(
1− 2GM

c2r

)
c2dt2 (2)

が求められる. ds2 = −c2dτ2と定義される固有時間

τ を用いると,

dτ =

√
1− 2GM

c2r
dt (3)

となる. これより r =
2GM

c2
のとき, 有限の dτ に

対して無限遠での時間 dtが無限大となることが分か

る. そのときの rをシュバルツシルド半径 rsと呼ぶ.

この半径がブラックホールの半径である.

3 ガスの運動

3.1 古典力学

ガスの持つ全エネルギーをEとすると,エネルギー

の保存則より

1

2
mv2 − GMm

r
+

l2

2mr2
= E (4)



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

である. ここで, mはガスの質量である. これより,

古典力学におけるガスの運動の方程式は

dr

dt
=

√
2

m

(
E +

GMm

r
− l2

2mr2

)
(5)

と表される.

3.2 相対論効果を考慮する場合

位置と時間の関係式を求めるには, オイラー・ラグ

ランジュ方程式が必要である. この方程式を求める

為に, まずシュバルツシルド解についてのラグラジア

ンを求める. (この節での式展開は [1][2]を参照して

まとめた. )ラグラジアンは次のように表せる.

L =
1

2
gαβẋαẋβ (6)

今はシュバルツシルド解でのガスの運動を考えてい

るので, この場合のラグラジアンは,

L =
1

2

[
−
(
1− 2GM

c2r

)
c2ṫ2 +

(
1− 2GM

c2r

)−1
ṙ2

+ r2θ̇2 + r2 sin2 θϕ̇2
]

(7)

である. ただし, ここでの ṫ は

ṫ ≡ dt

dλ
= pt,　λ =

τ

m

である. ṙ, θ̇, ϕ̇ も同様に定義する. 次にこのラグラ

ジアンを使って各成分について次式のオイラー・ラ

グランジュ方程式で解いていく.

d

dλ

(
∂L

∂ẋα

)
−
(

∂L

∂xα

)
= 0 (8)

すると, θ, ϕ, t成分はそれぞれ次のようになる.

d

dλ

(
r2θ̇
)

= r2 sin θ cos θϕ̇2 (9)

d

dλ

(
r2 sin2 θϕ̇

)
= 0 (10)

d

dλ

[(
1− 2GM

c2r

)
cṫ

]
= 0 (11)

r 成分は, 直接計算する代わりに次式を用いる. ([2]

参照)

gαβp
αpβ = −m2c2 (12)

ここで, 粒子が赤道面 (θ =
π

2
, θ̇ = 0)での運動を考え

る. まず, 式 (10)について考える. sin
π

2
= 0なので,

d

dλ

(
r2ϕ̇
)

= 0

r2ϕ̇ = constant ≡ l (13)

となる. また式 (11)は,

d

dλ

[(
1− 2GM

c2r

)
ṫ

]
= 0(

1− 2GM

c2r

)
ṫ = constant ≡ E (14)

となる. ここでは, 質量が 0でない場合を考えている

ので, エネルギーと角運動量を次のように定義する.

Ẽ =
E

m
　,　l̃ =

l

m
(15)

つまり, Ẽ, l̃ はそれぞれ単位質量のエネルギーと

角運動量である. ここで, λ = τ/mを用いて式 (12)

～(14)を表すと, それぞれ次のようになる.(
dr
dτ

)2
=

(
Ẽ
c

)2
−
(
1− 2GM

c2r

) (
c2 + l̃2

r2

)
(16)

dϕ

dτ
=

l̃

r2
(17)

dt

dτ
=

Ẽ

1− 2GM

c2r

(18)

ガスが角運動量を持ち,回転運動をする場合は式 (16)

を使って数値計算をする. また, 回転運動しない自由

落下する場合は l̃ = 0 となる. よって, 式 (17)は 0

となり式 (16)は,(
dr

dτ

)2

=

(
Ẽ

c

)2

−
(
c2 − 2GM

r

)

dr

dτ
= −


(
Ẽ

c

)2

− c2 +
2GM

r


1/2

(19)

となる. ここで, c = G = 1とし, Ẽ < 1の場合を考

えると, 1 − Ẽ2 =
2M

R
とできる. ([1]参照)これよ

り, 式 (19)を書き換えると,

dr

dτ
= −

(
−2M

R
+

2M

r

)1/2

(20)
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となる. 式 (20)をさらに積分すると次のようになる.

τ =

(
R3

8M

)1/2
[
2

(
r

R
− r2

R2

)1/2

+cos−1

(
2r

R
− 1

)]
(21)

また, 式 (18)を積分すると次のようになる.

t

2M
= ln

∣∣∣∣∣
(

R
2M − 1

)1/2
+tan η/2(

R
2M − 1

)1/2
−tan η/2

∣∣∣∣∣
+
(

R
2M − 1

) 1
2
[
η + R

4M (η + sin η)
]
(22)

ただし, η = cos−1 (2r/R− 1)である. 式 (21)(22)

は共にRから自由落下させた時の場所と時間の解析

的な関係である. 式 (21)は観測者がガスと共に落ち

ながら観測している場合の式で, 式 (22)は無限遠か

ら観測している場合の式である.

4 重力赤方偏移

4.1 黒体放射

落ちていくガスは黒体放射するので各位置での黒

体放射の強度を計算すれば, 赤方偏移していることが

分かる. 一般的な黒体放射の式は,

B(T, ν) =
2h

c2
ν3

e
hν
kT − 1

(23)

ただし, B(T,ν)は黒体放射強度 [J · s−1 ·m−2 · sr−1 ·
Hz−1]で, ν は振動数 [Hz]である.

4.2 重力赤方偏移

今回は, ガスが角運動量なしでブラックホールに落

ちていく場合のみ考えた. ガスと一緒に落ちている

観測者の固有時間 τ と無限遠の観測者の時間 t の関

係式 (3)より, 固有時間 τ の方が時間が経つのが遅い

のが分かる. 単位時間が伸びると振動数は減り, 波長

は伸びる. これにより, 赤方偏移が起きる. 反対に観

測で赤方偏移が確認されれば, そこでは時間が遅れて

いるということになる. よって, まずガスが 3rsから

rsの間で光を発する時の振動数の時間変化を調べる.

t = 0で発せられた光の振動数の時間変化を求める

為に次の事実を用いた. ([1]参照)

νrec =

(
1− 2GM

c2rem

)1

2
νem (24)

νrecは受信した時の振動数で, νem, remは発せられ

た時の振動数と半径である. 初期値を式 (23)で求め,

式 (24)で計算していく. rと tの関係は式 (22)で求

められているので, 振動数の時間変化が計算できる.

温度が T = 107[K]のときの黒体放射の時間変化

を図 1に示した. X線が発せられてから, およそ 3ms

後には黒体放射のピークが電波領域に達している. つ

まり波長が伸び, 赤方偏移が起きている. よって, 時

間が遅れているということになる.

図 1: 黒体放射の時間変化 (T = 107[K], 振動数の電

波領域:～1013[Hz], 赤外線領域:1013～1014[Hz], 可視

光領域:1014～1015[Hz], 紫外線領域:1015～1016[Hz],

X線領域:1016～1019[Hz])

5 計算

5.1 ルンゲ・クッタ法

ガスの運動の数値計算では, ルンゲ・クッタ法を用

いた. ルンゲ・クッタ法とはオイラー法を発展させ

た数値計算法で, 傾きを 4ステップの平均として計算

する方法である. 刻み幅を hとして, 一般的には次式
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で計算していく.

f(ti, ri) =
dr

dt
(25)

ti+1 = ti + h

k1 = h · f(ti, ri)

k2 = h · f
(
ti +

1

2
h, ri +

1

2
k1

)
k3 = h · f

(
ti +

1

2
h, ri +

1

2
k2

)
k4 = h · f(ti + h, ri + k3)

ri+1 = ri +
1

6
(k1 + 2k2 + 2k3 + k4)

5.2 数値計算

今回は, 相対論効果を考慮した角運動量なしの場合

を計算した. ブラックホールの質量は太陽質量の 10

倍 (2.0 × 1033g)とする. まず, 観測者がガスと共に

落ちながら観測している場合で数値計算をする. 比

較の為に式 (21)の解析解を用いる. 数値計算は, 刻

み幅 h = 10−8[s]として, r = 5.999999999999999M

からブラックホールへ落ちる場合を式 (20)で計算す

る. (τ = 0の時 r = R = 6M とする. ) その計算結

果をグラフにしたものと解析解のグラフを比較した

ものが図 2である.計算する時は, M にG/c2を掛け

ている.

図 2: 観測者がガスと共に落ちながらガスを観測して

いる場合の数値解 (赤)と解析解 (緑)

次に, 刻み幅と rの始点は同じで, ブラックホール

へ落ちていくガスを無限遠方で観測した場合で数値計

算する. この場合に用いる関係式は式 (18)と式 (19),

式 (25)より式 (26)となる. 比較する解析解は式 (22)

である. その計算結果をグラフにしたものと解析解

のグラフを比較したものが図 3である.

f(t, r) = −
(
1− 2M

r

) 2M

r
− 2M

R

1− 2M

R


1

2

(26)

図 3: ブラックホールへ落ちていくガスを無限遠方で

観測した場合の数値解 (赤)と解析解 (緑)

図 2, 3の数値計算と解析解との誤差はそれぞれお

よそ 0.04[%]と 0.16[%]あり, ほぼ一致したことが分

かった. 数値計算が解析解とほぼ一致することが分

かったので, 今後はこのプログラムを使って角運動量

ありの場合も計算していく予定である.

6 今後の課題

今後は, 数値計算を行うプログラムで正確な計算を

行い, X線観測衛星から得られた観測データも解析

し, 計算結果と比較する予定である.
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X線観測衛星「 すざく 」 による very high stateにあるブラッ クホールX

線連星4U1630-47の観測

堀　貴郁 (京都大学理学研究科 宇宙物理学教室)

Abstract

ブラックホール (BH)への高質量降着流の理解は、 銀河中心核にある巨大ブラックホールの成長メカニズム

の解明につながる重要な課題である。 このための最適な研究対象は、 BH連星と呼ばれる、 3 ∼ 10太陽質量

のブラックホールと恒星からなる近接連星系である。

BH連星の X線スペクト ルは大きく 分けて 2つの状態をとることが知られている。 降着率が低いときは、 降

着円盤上のコロナからの逆コンプト ン散乱が支配的なスペクト ルを示し 、 降着率が高く なると円盤からの黒

体放射が支配的なスペクト ルを示す。 さらに質量降着率が大きいところでは、 very high state (VHS) とい

う 、 強い円盤放射と強いコンプト ン散乱が同時に観測される状態をとる。 しかし 、 この状態は珍しいためこ

れまで観測例が少なく 、 降着円盤やコロナの物理状態がほとんど理解されていない。 また、 近年この状態で

相対論的ジェッ ト が放出されていることが確認された [1]が、 それは VHS において定常的に放出されている

のかは分かっていない。

我々は、 2012年 10月、 X線天文衛星「 すざく 」 を用いて、 VHS にあった BH連星 4U 1630−47 を観測し

た。 その結果、 VHSにある BH連星としては過去最高精度で、 1.2− 200 keV という広域にわたる X線デー

タを取得することができた。 この X線スペクト ルを、 降着円盤からの熱的放射と、 コロナによる逆コンプト

ン散乱成分からなるモデルを使って解析したところ、 BH周り の降着円盤は標準円盤を保っておらず、 コロ

ナなどの密度の低い状態に遷移していることを発見した。 また、 この観測の 4日前に相対論的ジェット [1]が

観測されていたが、 本観測ではジェッ ト は確認されなかった。 ポスターでは、 VHSの物理状態・ ジェッ ト の

放出について議論する。

1 Introduction

ブラックホール (BH) の質量進化の謎は天文学最

大の問題の一つである。 宇宙が誕生してわずか 8 億

年後の超遠方宇宙において、 109M⊙ もの超巨大 BH

が存在することが知られている。 最大の謎はこのよう

な短期間で超巨大 BH を生む機構にある。 これを説

明する有力な候補は、 恒星質量 BH (3 ∼ 10M⊙) へ

の超臨界質量降着である。 超臨界質量降着とは、 中心

天体からの光圧が重力を上回る光度 (Eddington 光

度) を越えて明るく 輝く ほどの激しい質量降着を指

す。 この現象の理解なく して巨大 BH 形成の謎は解

明できないであろう 。

この研究に最適な天体は BH 連星である。 BH 連

星とは恒星質量 BH と恒星との近接連星系で、 恒星

の質量を BH が剥ぎ取り 、 BH 回り に降着円盤を形

図 1: BH連星の想像図

成している系のことである (図 1) 。

この降着円盤はとても高温で (∼ 1000万度) 、 X

線のようなエネルギーの高い波長で観測される。 BH

連星は度々突発的な増光 (outburst) を起こす。 これ
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図 2: それぞれの状態における GRO J1655–40 のス

ペクト ル。 (Done et al. 2007)

に伴って、 観測される X線スペクト ルが大きく 変動

することが知られている。 この X 線スペクト ルは

3 つの状態 low/hard state (LHS)、 high/soft state

(HSS)、 very high state (VHS) に大別できる。 図 2

はこれらの X線スペクト ルの一例である。

HSSは標準円盤（ 光学的に厚く 、 幾何学的に薄い円

盤） からの黒体放射が主な放射源である（ 図 2の緑）。

高エネルギー側には、 降着円盤周り の非熱的な高温

コロナからの逆コンプト ン散乱成分が観測される。 一

般的に、 BH周りの降着円盤には重力的にとり うる最

小の安定半径 (innermost stable circular orbit:ISCO)

がある。 HSS では標準円盤の内縁半径が最内縁安定

半径と一致しているという観測報告 (Ebisawa et al.

1994)があり 、 BH への質量降着が効率的に起きてい

ると考えられている。

LHS は高温コロナからの逆コンプト ン散乱が支配

的なスペクト ルをしており 、 円盤成分の寄与は小さ

い。（ 図 2の青）。 このよう な HSS とのスペクト ル

形状の大きな違いは BH 周り の環境の変化に起因す

る。 LHS では標準円盤が ISCO まで伸びておらず、

BH 周り ではコロナのよう な状態に遷移しているた

め、 この高温のコロナによる強い逆コンプト ン成分

を放射すると理解されている。 このコンプト ン散乱

が HSS でのコンプト ン散乱と大きく 違うのは、 コン

プト ン散乱の元となるコロナが非熱的ではなく 熱的

図 3: XMM-Newtonによる 4U 1630–47からのジェッ

ト の観測。 縦軸は連続成分とスペクト ルの比。 青字、

赤字はそれぞれ青方偏移、 赤方偏移した輝線。 (Dı́az

Trigo et al. 2013)

であることである。 これにより 、 LHS では高エネル

ギー側にカット オフがあるベキ型成分が観測される。

この 2 つの状態間の遷移の中間状態が VHS であ

る。 VHS は強い円盤放射と強い逆コンプト ン成分が

同時に見られる複雑な状態である（ 図 2の黒）。 円盤

の回り のコロナが大きく 発達し 、 強い逆コンプト ン

散乱を起こすと考えられているが、 VHS は非常に珍

しく 観測例も少ないため、 コロナの状態や幾何構造

はほとんど理解されていない。 VHS では超臨界質量

降着に近い状態が達成されており 、 まさに BH 成長

の現場である。 よって、 この状態の調査は巨大 BH

成長の謎を解き明かす上で必須である。

近年、 VHS での円盤の内縁半径が ISCO まで伸び

ていないという観測報告がなされた (Tamura et al.

2012)。 これは、 VHS のよう な高質量降着時には円

盤の内部が標準円盤を保てず、 コロナのよう な状態

に遷移したという示唆を与えている。 しかし 、 この

問題については未だ決着がついておらず、 更なる観

測が待たれている。

今回観測した 4U 1630−47 は BH 候補天体であ

る。 BH 候補天体とは、 BH 連星であるという確定的

な証拠はないものの、 スペクト ルや変動の振る舞い

が BH 連星に類似している天体である。 天体までの

距離は正確に定まっていないが、 強い水素吸収を受

けているため、 銀河中心付近に存在すると考えられ

ている。 また円盤風の観測報告があるため、 軌道傾

斜角はある程度大きいことがわかっている。 本研究
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図 4: 上： 観測された時間平均スペクト ル。 黒、 赤、

青色はそれぞれ XIS0, PIN, GSO のスペクト ルであ

る。 Fitting 結果も同時に示した。 オレンジ、 空色、

緑色はそれぞれ円盤放射、 熱的コンプト ン散乱、 非

熱的コンプト ン散乱を表している。 実線、 点線はそ

れぞれ直接成分、 円盤の反射成分である。 下： スペ

クト ルとモデルとの残差。

では天体までの距離を 10 kpc、 軌道傾斜角を 70◦ と

仮定した。

2012 年の XMM-Newton の観測で、 VHS にある

4U 1630–47 からの相対論的ジェット がとらえられた

(Dı́az Trigo et al. 2013)。 図 3はそのスペクト ルで

ある。 この図をみてわかる通り 、 ジェット 由来の強い

輝線が多数確認できる。 このように強い X 線輝線を

放射するジェット の観測例は、 現在発見されている中

で SS 433 に次いで 2 例目であり 、 非常に珍しい現

象である。 このように、 4U 1630–47 は円盤の状態の

みならず、 ジェッ ト の研究にも適した天体である。

2 Observations

我々は 2012年 10月 2日、 X線観測衛星「 すざく 」

を用いて VHS にあった 4U 1630−47 を観測した。

これは前述の XMM-Newton におけるジェッ ト の観

測のわずか 4 日後である。 観測衛星「 すざく 」 には

X-ray Imaging Spactrometer (XIS) と Hard X-ray

Detector (HXD) という 2種類のカメ ラが搭載され

ている。 XISは 0.5–12 keV、 HXDは 10–600 keVと

いう エネルギー帯をカバーしており この 2つのカメ

ラを使う ことによって、 0.5–600 keV という非常に

表 1: スペクト ル解析により求められた best-fit パラ

メータ
パラメータ名 結果

円盤温度 (keV) 1.300.04−0.02

内縁半径 (km) 41.0+0.7
−1.7

熱的コンプト ン散乱のべき γ 2.89+0.05
−0.04

熱的コロナの温度 (keV) 53+10
−13

熱的コロナの光学的厚み τ 0.41+0.12
−0.07

反射体の立体角 Ω/2π 1.16+1.62
−0.33

広バンド にわたって高いエネルギー分解能での観測

が可能である。 このような「 すざく 」 の優れた性能に

より 、 我々は 4U 1630−47 で過去最高精度の広帯域

データを取得することができた。 図 4は取得された

スペクト ルである。 観測時の光度は 1.2–200 keV で

2.0×1038 erg/s であり 、 Eddington 光度の数 10%程

度の光度を達成している。

3 Analyses

以下では得られたスペクト ルを解析することによっ

て円盤の構造を決定する。 図 5は今回解析に用いた

モデルの概念図である。 VHS では熱的コンプト ン散

乱と非熱的コンプト ン散乱が同時に観測されている

(Gierliński & Done 2003)ため、 モデルでは熱的、 非

熱的コロナの両方を考慮した。 このモデルの fitting

結果を図 4の上部に示した。 図 4の下部はモデルと

観測点との残差である。 また、 この fitting 結果を表

図 5: モデルの概念図。 全 5種の放射を考慮してい

る。 １ 、 円盤放射　２ 、 熱的コロナからのコンプト ン

散乱　３ 、 熱的コンプト ン散乱の円盤反射　４ 、 非

熱的コロナからのコンプト ン散乱　５ 、 非熱的コン

プト ンの円盤反射
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1に示した。

4 Results and Discussion

上のスペク ト ル解析によって VHS 内縁半径は

41.0+0.7
−1.7 km と見積もられた (表 1) 。 また我々はこ

の解析とは別に、 HSS にあった同天体を「 すざく 」

がとらえた 2006年の観測データを解析した。 この結

果、 HSS での内縁半径は 35.0±0.3 km と見積もられ

た。 この観測時では円盤の内縁半径は ISCO に一致

している (Kubota et al. 2007)ため、 VHS で得られ

た結果は ISCO より わずかに大きい。 これらのこと

から我々は、 VHS では標準円盤の内縁半径は ISCO

まで到達しておらず、 途中で途切れていることを証

明した。 これは高質量降着時において、 BH周りの円

盤が標準円盤として存在することができず、 BH へ

の降着流がコロナなどの密度の薄い状態でのみしか

達成されないという重要な示唆を与えている。

また、 XMM-Newton で見られた ∼ 7 keV 付近の

ジェッ ト による輝線は、 今回の観測では確認されな

かった。 この原因として、 ジェット の放出が 4日の間

に止まったか、 あるいはジェット 自体の性質が変化し

輝線が観測されなく なったという可能性が考えられ

る。 4U 1630–47 で観測されたジェッ ト の性質は SS

433 のものと類似している (Dı́az Trigo et al. 2013)。

SS 433 では、 ジェット が X 線放射をできなく なるま

で冷える時間は長く ても数時間と見積もられるため、

4U 1630–47 の場合も 4 日の間に輝線放射は自然に

消滅しう る。

5 Summary and Conclusion

我々は X線観測衛星「 すざく 」 を用いて、 VHS に

あるブラックホール候補天体 4U 1630−47 を過去最

高精度で観測することに成功した。 この取得された

スペクト ルを詳細なモデルを用いて解析することに

よって、 我々は VHS の内縁半径は最内縁安定半径

と比べて大きいことがわかった。 これは VHS のよ

う な高質量降着時において、 降着流はコロナのよう

な密度の低い状態に遷移しているという重要な示唆

を与えている。 さらに、 本観測の 4 日前に見られた

相対論的ジェット からの輝線が観測されなかった。 こ

の原因として、 ジェッ ト の放出が 4 日の間に止まっ

たか、 あるいはジェット 自体の性質が変化し輝線が観

測されなく なったという可能性が考えられる。 さら

に詳細な解析結果は Hori et al. (2014)に記載されて

いる。
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巨大ブラックホールによる星の潮汐崩壊

牟田口 舞 (広島大学大学院 理学研究科)

Abstract

　数多くの銀河中心核には、太陽の百万倍あるいはそれ以上の質量をもつ巨大なブラックホールが存在して

おり、非常に明るく輝いている。そのような巨大な質量をもつブラックホールの十分近いところに恒星が通り

かかると、そのブラックホールの非常に強い潮汐力が星の自己重力を上回り、恒星はばらばらに破壊される。

その後、恒星の破片の一部は外部に放出されるとともに残りはブラックホールまわりの束縛楕円軌道となる。

その後、相対論的効果により近日点移動がおこり、破片物相互の摩擦がより有効となりブラックホールの周

りに降着円盤が形成されるとともに、数百万度の高温に達し相対論的なジェットを放射する。その後ブラック

ホールの質量降着率は減衰し、形成されたフレアは徐々に消滅すると考えられる。このことは、Rees(1988)

にその観測可能性が指摘され、Evansら (1989)による数値シミュレーションで、その過程を調べられている

とともに、最近では観測的な確からしい出来事も見つかっている (Burrows et al.(2011))今後このような観

測例が増えることを期待し、潮汐崩壊過程をより詳しく理論的に解析し、そこからのより詳しい情報が得ら

れるかどうかを将来的に検討する。

　本講演ポスターでは、以上に述べたブラックホールによる潮汐崩壊イベントについて Smoothed Particle

Methodに基づく数値計算の研究を紹介する。特に、ブラックホールと恒星の間に生まれる相対論的な効果

がもたらす影響を取り入れ、観測的に予想される質量降着率の時間変化を求めることを目指している。研究

は現在進行中であり、用いる手法と結果の一部をポスターで報告する。

1 序論

ブラックホール周辺に起こる現象のひとつとして、

ブラックホールによる恒星の潮汐崩壊イベントがあ

る。巨大な質量をもつブラックホールの十分近いと

ころに恒星が通りかかると、そのブラックホールの

非常に強い重力による潮汐力によって恒星はばらば

らに破壊される。その後、恒星の破片の一部は、ブ

ラックホールのまわりで束縛楕円軌道となり、相対

論的効果により近日点移動がおこり、破片物相互の

摩擦がより有効となり、やがてブラックホールに吸

い込まれていく。その際、ガスはブラックホールの周

りで円軌道化された回転する降着円盤を形成し、そ

の一部がブラックホールに落ち込む際には数百万度

の高温に達し相対論的なジェットを放射する、とい

うシナリオである。相対論的なジェットを放射した

のち、ブラックホールの質量降着率は減衰し、形成

されたフレアは徐々に消滅するという。このことは、

すでに観測的な確からしい出来事も見つかっている。

図 1: ブラックホールに近づいた星が潮汐崩壊する模

式図 (Nature 1988 VOL.333,523-528)

潮汐力破壊の原理

潮汐半径

恒星の質量がブラックホールの質量より十分小さ

いとき、恒星の重心運動はブラックホールの重力場
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中での質点としてブラックホールのまわりを運動す

る。ブラックホールから恒星の距離が十分遠方であ

るとき、ブラックホールは恒星に対して質点である

とみなすことができるが、恒星がブラックホールの

ある近傍の距離まで近づくと、有限の大きさの効果

が無視できない。その結果、恒星はブラックホール

による潮汐力により変形し、さらに近づくとその潮

汐力が星の自己重力を上回り、星は崩壊する。星が

崩壊するに至るブラックホールとの限界の距離を潮

汐半径とよび、次のように表される。

rt = (
MBH

M∗
)

1
3 r∗ (1)

ここで、MBH はブラックホールの質量、M∗、r∗

は星の質量と半径である。

一般相対論の近日点移動

ブラックホールの質量によらず束縛軌道の周期 T

は

T ∼ 2π(
r3t

GMBH
)

1
2 = 2π(

R3

GM
)

1
2 (2)

∼ 104秒 ∼ 2− 3時間 (3)

と表される。恒星がブラックホールの周りを数日か

けて数十回転もすると、恒星の軌道は近日点移動に

より楕円軌道を外れ、ほぼ円軌道となり、後にブラッ

クホールは降着円盤を形成し輝く。

t=1 t=27 t=55

t=83 t=111 t=555

t=999

図 2: シミュレーションによって得られた楕円軌道の

変動の様子

その質量降着率は

dM

dt
=

dM

dε

dε

dt
∝ t−

5
3 (4)

で示され、質量降着が重力エネルギーの解放となり

輝き、ブラックホールの質量降着率は減衰し (図３参

照)、形成されたフレアは徐々に消滅する。

図 3: ブラックホールの質量降着率の時間変化 (Na-

ture 1988 VOL.333,523-528)

2 研究手法

SPHシミュレーション

ブラックホールによる潮汐崩壊過程について、

Smoothed Particle Method に基づく数値計算法を

紹介する。この計算法は考える流体を素片に分割し

て計算するという手法である。流体の密度と速度を

それぞれ ρ(x, t)、υ(x, t)と定義する。このことで、粒

子の位置と時間がわかれば平均的な密度と速度が求

まると考えることができる。粒子の個数が N個とし
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て、その運動方程式は

dυi
dt

= fi (5)

i = (1, 2, · · ·, N) (6)

で与えられる。ここで、fi として次の項を考える。

圧力勾配　 f = − 1
ρ 5 p

重力　 f = −5 Φ+−→υ ×
−→
h

粘性　 fi = 5j (µ (υi,j + υj,i))

とし、−→υ ×
−→
h で表される項は Lense-Thirring項で

ある。

このLense-Thirring項について、以下で証明する。

Lense-Thirring項

Lense-Thirring項 −→υ ×
−→
h について、以下のよう

に書き表すことができる。

−→
h =

−→
5 ×

−→
β =

2k

r3
−→ez − 6k

1

r3
(
−→
J · −→ez )r̂ (7)

k = (
JG

c2
) = (

GM

c2
)2 · c (8)

ここで、

−→
βN =

2JG

c2
1

r3
(−→r ×−→ez ) (9)

において

k = (
JG

c2
) = (

GM

c2
)2 · c (10)

とおく。

このとき、角運動量 Jについて

J = M × GM

c2
· c = aM = a∗M

2 (11)

と表され、無次元量 aと質量Mがブラックホールを

特徴付けるものであると考えられる。

ここで 0 < |α∗| < 1である。

Lense-Thirring項の性質

回転するブラックホールがつくる重力場にはニュー

トン重力では見られないものが含まれる。この効果

のブラックホールまわりにある半径 rの円盤への影

響を考える。その円盤はブラックホールの赤道面と

一致せず、x軸まわりに回転する方位角βと z軸まわ

りに回転する方位角γを考えると、軌道面は以下の

図のように示される。

r

z

x

γ
ϕ

β

図 4: 回転円盤を表す簡易図

ここで、中心天体の重力との力学的な釣り合いか

ら、この角速度はケプラーの回転速度

Ωk = (
GM

r3
)

1
2 (12)

より

υ = rΩk (13)

で表される。また、運動方程式は

d−→υ
dt

= −→x ×
−→
h −5φN (14)

である。この円盤のリングのもつ角運動量
−→
L は

−→
L =

∫
(−→x ×−→υ )ρdV =

 L0sinβsinγ

−L0sinβcosγ

L0cosβ

 (15)

で与えられる。その変化は

dL

dt
=

−→
Ω ×−→

L (16)

となる。
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この変化分 d
−→
L
dt =

 −ΩsLy

ΩsLx

0

 = −
−→
L ×

−→
Ω につ

いて、
−→
L = (Lx, Ly, Lz)を考えると、

Lx = L0sinβsinΩst (17)

Ly = −L0sinβcosΩst (18)

Lz = L0cosβ (19)

L2 = L2
0 (20)

と求めることができる。これより、角運動量の x成

分と y成分は変数であるのに対し、z成分と角運動

量の初期条件は定数であることから、この運動は歳

差運動を示しているということができよう。このと

きの歳差振動数は Ωs =
2J
r3 で与えられる。

3 まとめと今後の課題

以上に議論してきたことから、以下のことが言え

る。

　ブラックホールを特徴付けると考えられる無次元

量 aと質量Mによって表される角運動量 Jがゼロで

あるとき、その円盤は歳差運動せず、非回転の状態で

ある。角運動量がゼロでないとき、その円盤は回転

している状態となり、歳差運動をしているといえる。

この効果のことを Bardeen-Petterson効果という。

以上のことを踏まえて、今後の研究ではブラック

ホールによる潮汐崩壊イベントについて Smoothed

Particle Methodに基づく数値計算法で研究を理論的

に進めたいとする。このシミュレーションによって、

ブラックホールと恒星の間に生まれる相対論的な効

果がもたらす影響を取り入れ、観測的に予想される

質量降着率の時間変化を求めることを目指している。

また、歳差運動によって円盤の向きが変化すること

から、放出される相対論的なジェットの方向に影響が

与えられるのかについても議論したい。
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ペルセウス座銀河団における鉄の一様性の原因とその化学進化

山田 美幸 (お茶の水女子大学大学院 人間文化創成科学研究科)

Abstract

　太陽程度の比較的小質量の星が連星からの質量降着により爆発する Ia型超新星の観測では、炭素や酸素

はほとんど燃え尽きて外には放出されず、かわりに鉄族元素を多く放出することがわかっている。近年、ペ

ルセウス座銀河団内の銀河団ガスにおいて、太陽における鉄の約 0.3倍程度の量の鉄が一様に分布している

ことが X線天文衛星「すざく」により報告がなされた。

この一様な鉄の起源を探るため、私たちは宇宙誕生初期の暗黒物質の収縮、および初代星の爆発に関わるシ

ナリオを提案した。またそれぞれの過程において起こりうる超新星爆発の種類とそれによる元素組成分布を

観測と照らし合わせることによって、銀河の構造形成と化学進化を大域的に考察する。

シナリオ検証のための最初のステップとして、宇宙初期に冷たい暗黒物質が一様に、かつ部分的に密度ゆら

ぎを持ちながら存在していたと仮定し、相対論的にその時間発展を追った。次第に密度ゆらぎが大きくなり、

暗黒物質が自己重力により宇宙膨張に逆らって収縮していくと、それらはガウス型に収縮していったのちに

跳ね返り、衝撃波のようなものを形成して初代星形成のトリガーになると思われる。

本講演では、これまでの計算結果および今後の展望について発表する。

1 Introduction

宇宙では様々な超新星が観測されている。そのな

かには、比較的大質量の恒星が重力崩壊により爆発

するものや、小質量の恒星が伴星により爆発するも

のなど、様々な種類が存在する。重力崩壊により爆

発するのものは II型超新星爆発、伴星降着により爆

発するものは Ia型超新星爆発と呼ばれている。

II型は炭素や酸素、重元素まで合成するのに対して、

Ia型は爆発時に炭素や酸素はほとんど燃え尽きて外

には放出されず、かわりに鉄族元素を多く放出する

ことがわかっている。

また、銀河系ハローの球状星団には、金属が著しく

少ない金属欠乏星と呼ばれる恒星が多く存在してい

る。ここで、金属とはヘリウムより重い元素を意味

する。より初期の世代の星ほど金属元素が少ないた

め、様々な金属度をもった金属欠乏星の元素組成を

調べると、銀河系の化学進化と構造の形成進化に対

する知見を得ることができる。

近年の金属欠乏星の観測から、この星は rプロセス

元素と呼ばれる極めて中性子過剰な状態を経由して

作られる元素を多く含んでいるということがわかっ

てきた。rプロセスが一体どのような天体で生じるの

かは未だわかっていないが、宇宙初期には通常の II

型や、Ia型に加えて rプロセス元素を多く放出する

ような現象がまれに起きていたことを意味する。

2 Methods and Observations

最近の観測により興味深い観測事実が明らかとなっ

た。X線天文衛星「すざく」により、ペルセウス座

銀河団において鉄が一様に分布しているという報告

がなされたのである (図 1)。

この鉄の量は太陽系の鉄の量のおよそ 0.3倍であ

り、さらにこれは銀河内だけでなく、銀河間ガス内

でも一様に分布していることがわかっている。この

一様な分布が意味することは、個々の銀河で超新星

爆発が起きただけではなく、ペルセウス座銀河団が

形成されてから Ia型超新星爆発が銀河団内の至る箇

所で起こり、さらに鉄を一様に拡散させるような現

象が起きたことを意味する。

この現象に対し、私たちは宇宙初期における暗黒物

質の崩壊モデルを提案した。冷たい暗黒物質が一様

に分布している状態から、各々の密度ゆらぎが大き

くなり、やがてそれが重力崩壊することによってブ
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図 1: ペルセウス座銀河団における鉄の分布

ラックホールを形成すると仮定する。収縮したのち

は、これがゆっくりと緩和していくなかでまわりの

バリオンと衝突することによって衝撃波を形成する

と考えられる。この衝撃波によってアウトフローの

ようなものが生じ、星形成を一気に促すと思われる。

この爆発的な星形成により初代星が広範囲で大量に

生まれ、それらが II型、Ia型の爆発をすることによっ

て鉄があちこちで生成されるだろうと考えた。

モデルを検証するため、私たちはまず暗黒物質が崩

壊していくなかでそれがどのような振る舞いをする

のかを計算した。以下にその結果を示す。

3 Results

今回、暗黒物質としてボゾン場を考え、また時空

は球対称を仮定した。この仮定の下で定めた計量は

以下である。

ds2 = eν(t,r)(cdt)2 − eλ(t,r)dr2 − r2(dθ2 + sin2θdϕ2)

この計量からリッチテンソルを計算し、アインシュ

タインテンソルを求めた。これにより、時空の形状

が求まることになる。次に、物質場が与える方程式

をたてた。ボゾン場が存在する場合のラグランジア

ンは以下のようになる。

L =
√
−g

(1
2
gij∂

iψ∂jψ − V
)

ここで、Vは自己相互作用項であり、

V = −m2ψ2 +
λ0

2

2
ψ4

と表すことができる。ここから変分原理よりエネル

ギー・運動量テンソルを求めると以下のようになった。

Tij = gij

(1
2
∂iψ∂jψ + V

)
− ∂iψ∂jψ

これと、計量から求めたアインシュタインテンソル

を重力場の方程式に代入することで、ν, λ, ψ に関す

る方程式を以下のようにたてることができた。

−∂λ
∂t

+ r
∂ψ

∂t

∂ψ

∂r
= 0 (1)

e−νr
(∂ψ
∂t

)2

+ e−λ

(
−∂λ
∂r

− ∂ν

∂r
+

(∂ψ
∂r

)2
)

= 0 (2)

最後に、ボゾン場の運動方程式も ψに対して変分

をとることにより求めることが出来た（式が長いの

でここでは省略する）。

以上のように、ν, λ, ψ に関する３つの方程式をたて

ることができた。これを解くことで、重力崩壊にお

ける暗黒物質の振る舞いを調べることが出来る。

4 Discussion

これらの方程式を解くことを試みたが、このよう

な非線形偏微分方程式はあまり例がなく、直接解く

ことは困難であった。そのため、これらの方程式で

ミンコフスキー時空からの摂動を考えることによっ

て、どこで重力により不安定になるかを調べていき

たいと考えている。また、このシナリオでは銀河内

での鉄生成のみしか考えておらず、これでは銀河間

ガスにおける鉄の一様性を説明することが出来ない。

そのため、これに加えて銀河同士の衝突現象や SN

バーストにより鉄が個々の銀河から飛び出し、銀河

間空間にも鉄を拡散させるような可能性を考慮する

必要があると考える。また、金属欠乏星等の議論か

ら、宇宙初期には rプロセスを起こすような爆発現

象がまれに起こっていることがわかっている。鉄が

一様に拡散された時期を明確に特定することで、こ

の現象との関連性についても調べていきたいと考え

ている。
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5 Conclusion

今回、特にペルセウス座銀河団に焦点をあて、一

様に分布する鉄の起源を探るために、暗黒物質が一

様に分布する状態から現在に至るまでの大まかなシ

ナリオを提案し、暗黒物質が崩壊するまでの空間、時

間依存性を調べるための方程式をたてた。銀河団内

という広範囲での鉄の一様分布は極めて珍しい事実

であり、このことは同銀河団内での衝撃波に似た音

波の観測や銀河におけるフェルミバブルという現象

とも関連している可能性がある。今回のシナリオを

さらに具体化し、銀河内を越えた新しい爆発現象を

探ることが求められる。
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MAXI 突発天体発見システムにおける

ガンマ線バースト発見の為の新たな閾値の調査

南波 拓也 (日本大学大学院 理工学研究科)

Abstract

本研究室では全天 X 線監視装置 (MAXI) の観測データを解析し、突発天体の発見、速報をするシステムの

開発を行っている。速報システムは天体現象だと判断したイベントの情報をフラッシュレポートというウェ

ブインタフェースへと送る。そして、MAXI チームがフラッシュレポートのイベントの情報を本物の天体現

象であると判断した場合、 MAXI のメーリングリストに登録している世界中の科学者へ速報を行う。また、

速報システムがイベントをガンマ線バーストのように緊急度が非常に高いイベントと判定した場合、速報シ

ステムから直接メーリングリストに速報を行う機能がある。しかし、これまでに同システムで発見した約 30

個のガンマ線バーストのうち、速報システムが信頼度が高いイベントと判定し、直接速報を行ったのは 1 件

だけであった。これは、システムの閾値が比較的明るいガンマ線にあわせて設定されていたためと考えられ

る。より暗いガンマ線バーストでも直接速報をするためには閾値を再設定する必要がある。そこで、ガンマ

線バーストの特徴を捉えるための観測データを解析するプログラムを作成し、それを用いて速報システムが

発見したガンマ線バーストが信頼度が高いと判定しなかった原因を調査した。現在は速報システムの判定の

正答率 ( 速報したイベントが天体の現象であった比率 ) などを調査中である。

1 研究目的

突発天体発見システムは天体現象だと判断したイ

ベントの情報をフラッシュレポートというウェブイ

ンタフェースへと送る。そして、MAXI チームがフ

ラッシュレポートのイベントの情報を本物の天体現

象であると判断した場合、MAXI のメーリングリス

トに登録している世界中の科学者へ速報を行う。ま

た、速報システムがイベントをガンマ線バーストの

ように緊急度が非常に高いイベントと判定した場合、

速報システムから直接メーリングリストに速報を行

う機能がある。GRB は 1 ∼ 100 秒間で終わってし

まう現象なので MAXI で観測した後すぐに追観測す

る必要がある。そのため、 GRB は速報システムに

より確実に発見し、即座に世界 へ速報することが重

要である。しかし、これまでに同システムで発見し

た約 30個のガンマ線バーストのうち、速報システム

が信頼度が高いイベントと判定し、直接速報を行っ

たのは 1 件だけであった。そのため、システムの閾

値を再設定する必要がでてきた。

本研究では速報システムが、ガンマ線バーストを確

実に世界へ直接速報できるような閾値の設定をする

ことが目的である。

2 導入

2.1 MAXI

MAXI (Monitor of All-sky X-ray Image)は、国際

宇宙ステーション (ISS)にある日本実験棟「きぼう」

に搭載されている、全天 X 線モニターである。ISS

が地球を周回することで MAXI は全天をスキャン観

測する。観測データは筑波宇宙センター内の JEM運

用管制システム (OCS) へと送られる。 OCS へ送ら

れたデータは筑波宇宙センター内の MAXI 運用室、

理化学研究所、日本大学の順に送られ、その各機関で

MAXI-DB と呼ばれるデータベースに保存される。

2.2 突発天体発見システム

突発天体の発見のために、我々の研究室で開発をし

ているシステムが突発天体発見システムである。本
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図 1: 「きぼう」日本実験棟及び MAXI [2]

システムは主にノバサーチとアラートシステムと呼

ばれる 2つのシステムで構成されており、筑波宇宙

センター内で運用されている。ノバサーチは MAXI-

DBに送られたデータを読み込み、リアルタイムで

解析、描画を行う。解析の結果、設定した閾値を超

えたデータをアラートシステムへ送信する。アラー

トシステムでは受信したデータを集約し、再解析を

行う [1]。その結果、本物の天体現象だと判断されれ

ば、フラッシュレポートにその天体の情報が表示さ

れる。そして MAXI チームがその情報から突発天体

だと判断した場合、世界へ速報される。

3 アラートシステムの速報レベル

アラートシステムの速報は信頼度に応じてレベル分

けがされ、速報のレベルは低いものから Info, Warn-

ing, Alert, Burst の 4 段階に分けられている。[1]

• Info

　太陽イベントや太陽パドルイベントなどの非

天体イベント。

• Warning

　通常のイベント。

• Alert

　Warningイベントの中でも一定の閾値の条件

満たし、信頼性の高いイベント。

• Burst

　 GRB のような即座に報告すべきと判定した

イベント。

　以下のような条件で判定される。

1. Alert レベルに属するイベント。

2. 既知天体から 1 度以上離れたイベント。

3. 複数の積分時間、エネルギーバンドで検出

されたイベント。

4. ノバサーチからのデータ受信が 40 回以上

のイベント。

Info, Warning, Alert についてはフラッシュレポー

トによって突発天体かどうか判断してから速報をす

るが、Burst は アラートシステムから MAXI 検出

後、最短約 10 秒で直接全世界へ速報をする。よっ

て、GRBは Burstと判別されることが重要になる。

4 ログデータの解析

4.1 ログデータ

GRBの特徴を捉える為には、ログデータを解析す

る必要がある。ログデータとは、アラートシステム

がノバサーチから受信した観測データのことであり、

観測した時間や X 線の飛来方向、積分時間、エネル

ギーバンド、過去の観測時刻や X 線カウント数など

の情報が含まれる。

4.2 ログデータの解析プログラム

アラートシステムのプログラムの一部を使用、改

変し、ログデータの解析プログラムを作成した。こ

の解析プログラムでは指定した座標から 2.5 度以内

のログデータを集計し、ノバサーチからのログデー

タ受信数を計算している。アラートシステムでは、ノ

バサーチからのデータ受信が 10 秒以上途切れた時

に、イベントのスキャンが終わったと判断している。

[1] よって、データ受信が 10 秒以上途切れるまでを

1 イベントとして受信数を足し上げている。
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4.3 解析結果

各 GRB について解析プログラムを走らせ、1 イ

ベントでのログデータの最大受信数を以下の表 1, 2

にまとめる。表に載せている GRB はアラートシス

テムが速報をしたが、 Burst レベルにならなかった

ものである。

表 1: 各 GRB のデータの最大受信数とエネルギー

バンド毎の受信数

エネルギーバンド 1

GRB 受信数 all high med low

120424A 71 41 0 30 0

120510A 232 126 10 96 0

120528B 90 46 3 41 0

120614A 173 83 7 61 22

120622A 15 9 0 6 0

120908A 23 19 0 4 0

121025A 45 24 0 21 0

121027A 23 19 0 4 0

121225A 15 8 0 7 0

130102B 155 79 15 61 0

130407A 47 28 0 19 0

130925A 85 55 0 30 0

表 2: 各 GRB のデータの最大受信数とタイムスケー

ル毎の受信数

タイムスケール

GRB 受信数 1sec 3sec 10sec 30sec 1scan 4orbit 1day 4day

120424A 71 2 5 14 20 26 0 4 0

120510A 232 4 13 38 43 66 43 25 0

120528B 90 4 6 21 27 32 0 0 0

120614A 173 3 10 36 47 59 18 0 0

120622A 15 0 0 4 4 7 0 0 0

120908A 23 0 0 6 6 11 0 0 0

121025A 45 0 0 8 17 20 0 0 0

121027A 23 0 0 3 5 13 2 0 0

121225A 15 0 0 2 4 4 3 2 0

130102B 155 0 1 22 57 72 3 0 0

130407A 47 2 3 12 12 15 3 0 0

130925A 85 0 3 12 30 35 5 0 0

1それぞれ low : 2 - 4 keV、med : 4 - 10 keV、high : 10 -
20 keV のエネルギー領域を表す。

5 フラッシュレポートの解析

5.1 フラッシュレポート

フラッシュレポートは速報イベントの解析結果を

表示するウェブインタフェースである。アラートシ

ステム が速報したイベントの情報を元に MAXI-DB

からデータを取得し、イベント毎に詳細な情報をウェ

ブページに表示する。フラッシュレポートでは、イ

ベントのライトカーブやイメージ、エネルギースペ

クトルを見ることや、ボタン一つで MAXI のメーリ

ングリストに登録している世界中の科学者へ e メー

ルを流すことができる。アラートシステムから速報

されるイベントには偽イベントも少なからず含まれ

るため、MAXI チームメンバーはフラッシュレポー

トの情報を元に突発天体かどうかの判断をし、世界

へ速報を行っている。

5.2 フラッシュレポートの解析プログラム

Alert レベルで GRB であったイベントを Burst

レベルにするためには、GRB と区別すべきAlert レ

ベルでうかった天体も調査する必要がある。よって、

フラッシュレポートから過去のイベント情報を取得

するプログラムを作成した。

5.3 解析結果

表 3 は上記のプログラムを用いて、 2013 年に

Alert レベルで速報されたイベントで、フラッシュレ

ポートにて天体のイベントとして処理されたリスト

である。ここでは、フラッシュレポートの処理は正

しいとしてリストアップした。
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表 3: 2013年に Alert レベルで速報された天体

date time ra dec comment

2013-01-04 15:24:06 82.544 -66.334 LMC X-4

2013-01-19 23:23:49 170.21 -60.761 Cen X-3

2013-01-28 00:26:01 170.221 -60.581 Cen X-3

2013-01-28 01:58:03 169.912 -60.858 Cen X-3

2013-02-01 00:07:40 170.43 -60.744 Cen X-3

2013-02-03 13:53:20 170.509 -61.228 Cen X-3

2013-02-08 14:30:39 254.174 35.659 Her X-1

2013-02-14 18:53:39 276.57 -23.115 GS 1826-238 XRB

2013-02-26 22:46:55 185.962 -62.979 GX301-1

2013-03-01 08:55:03 307.972 37.598 EXO 2030+375

2013-03-02 03:27:50 307.989 37.603 EXO 2030+375

2013-04-22 02:01:57 250.223 -53.418 H 1636-536

2013-04-25 10:33:43 289.129 10.945 GRS 1915+105

2013-04-27 08:51:03 135.606 -40.713 Vela X-1

2013-05-01 13:08:18 170.301 -60.317 Cen X-3

2013-05-05 11:28:16 136.923 17.629 GRB 130505A

2013-05-12 12:43:20 277.418 -23.78 GS 1826-238 XRB

2013-05-22 11:52:54 186.365 -62.979 GX 301-2

2013-05-23 18:44:15 135.283 -40.862 Vela X-1

2013-05-24 15:32:35 263.525 -34.246

GX 354-0 (Slow Burster) or

H 1730-333 (Rapid Burster)

2013-05-28 07:39:46 254.512 35.092 Her X-1

2013-05-28 09:12:31 254.675 35.049 Her X-1

2013-06-11 22:43:53 135.479 -40.177 Vela X-1,GP Vel

2013-06-25 06:14:20 170.404 -60.763 Cen X-3

2013-06-30 14:34:07 277.566 -23.725 GS 1826-238

2013-07-06 12:51:25 186.174 -62.706 GX 301-2

2013-07-10 23:49:56 277.938 -23.432 GS 1826-238

2013-07-10 23:50:12 277.674 -23.501 GS 1826-238

2013-07-16 06:44:43 135.629 -40.558 Vela X-1

2013-07-17 04:21:55 249.978 -53.922 H 1636-536

2013-07-20 06:30:15 170.277 -60.288 Cen X-3

2013-07-28 10:20:51 168.847 -61.411 Cen X-3

2013-08-06 17:05:53 298.451 31.631 4U1954+319

2013-08-30 15:57:32 82.544 -66.334 LMC X-4

2013-08-31 14:08:21 135.706 -40.601 Vela X-1

2013-09-01 01:55:29 264.301 -30.148 SFXTH

2013-09-04 07:20:05 262.554 -35.194 GX 354-0

2013-09-06 05:26:08 264.472 -44.037 H 1735-444

2013-09-21 04:35:11 277.11 -24.018 GS 1826-238

2013-10-08 12:50:21 229.965 -57.13 Cir X-1,BR Cir

2013-10-10 10:33:55 297.482 30.061 KS 1947+300

2013-10-16 07:09:10 297.425 29.76 KS 1947+300

2013-10-18 08:42:45 296.851 30.00 KS 1947+300

2013-10-18 22:41:44 307.709 37.304 EXO 2030+375

2013-10-22 14:55:52 297.402 30.356 KS 1947+300

2013-10-25 03:20:33 297.232 30.377 KS 1947+300

2013-11-06 20:54:08 277.153 -23.33 MAXI J1828 and/or GS 1826-238

2013-11-07 06:20:53 170.931 -60.218 Cen X-3

2013-11-10 10:07:03 171.013 -60.875 Cen X-3

2013-11-13 05:55:30 254.286 35.515 Her X-1

2013-11-14 12:51:58 230.018 -57.155
An X-ray burst or

an outburst of Cir X-1

2013-11-16 08:10:41 229.861 -56.646 Cir X-1

2013-11-16 08:10:33 232.269 -56.013 Cir X-1

2013-12-10 13:05:19 279.865 5.036 Ser X-1

2013-12-12 10:10:12 308.091 40.144 Cyg X-3

2013-12-15 16:09:18 185.324 -63.101 GX 301-2

6 課題

これまでは、GRB について、どのエネルギーバン

ド、タイムスケールでログデータを受信したかを調

査していた。GRB を Burst レベルで速報するため

には、表 3 で示したような GRB 以外の Alert レベ

ルで速報されたイベントについても同様にログデー

タ受信数を調査し、GRB とどのような違いがあるか

を調査する必要がある。そして、その違いを考慮し

た最適な閾値をアラートシステムに設定することで

GRB を逃さずに速報することが目標である。
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かに星雲からのガンマ線放射
萩原 佳太 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

かに星雲の中心には自転周期 33ms で回転する、強い磁場を持つかにパルサーがある。かにパルサーの周期はわずか

ではあるものの次第に増大し、回転エネルギーを周囲の環境に解放している。また、かにパルサーの周囲にはプラズ

マで満たされた磁気圏と呼ばれる構造が形成されており、粒子の加速現場の一つとなっている。一方、パルサー風と

周囲の超新星残骸物質との相互作用から、かに星雲が形成され TeVを超えるエネルギーを持つガンマ線の放射が行わ

れている。エネルギースペクトルは数百 MeV でカットオフのあるシンクロトロン成分と、数百 GeV にピークを持

つ逆コンプトン成分とから成る。2010年のフェルミ衛星チームによる論文をレビューすることでかに星雲の研究状況

に関して議論し、そして現在我々が進めているガンマ線データ解析の現状を報告する。

1 Introduction

かに星雲はこれまで電波から TeV ガンマ線まで
のあらゆる波長帯域で研究が行われてきた天体であ
る。また、様々なパルサーの電波や X線帯域のライ
トカーブから、放射はパルサーの指向性に依存して
いることが明らかであった。このことは電波や X線
の放射機構はパルサー近傍に位置しているという事
実を示し、ガンマ線に関しても同様の結果を示すこ
とが期待された。しかし Fermi衛星の観測データが
明らかにしたのは、ガンマ線放射はパルサーの指向
性には依存しないという事実であった。これにより
ガンマ線放射機構はパルサーから遠く離れた、磁気
圏構造と呼ばれる領域に存在していると考えられる
ようになった。
ガンマ線の放射領域モデルは 2 つに大別される

(図 1参照)。一つはアウターギャップモデルである。
このモデルではパルサーの極付近から吹き出した荷
電粒子が、自身の磁力線に沿って曲げられることで
起こる曲率放射によってガンマ線を放射するが、す
ぐに電磁シャワーを起こしガンマ線は距離ととも
にエネルギーを失う。観測されるエネルギーの上限
は 10GeV 程度になると予想される。もう一方はア
ウターギャップモデルである。このモデルは磁力線

図 1 Polar cap vs. Outer gap

と光円柱*1で囲む細い領域で粒子が非熱的に加速さ
れ、ガンマ線を放射するメカニズムである。磁力線
に沿って運動する荷電粒子はシンクロトロン放射に
よって～MeVガンマ線領域の放射をする一方、磁場
により加速された電子は逆コンプトン散乱によって
CMB や赤外領域のバックグラウンドをガンマ線領
域まで叩き上げる。以上から数百 MeV で落ち込ん
だ後、数百 GeVで再度ハードになるベキのスペクト
ルが予想される。
以上のようなモデルが台頭してきてはいるものの、
未だ高エネルギー領域では統計の良い観測データが

*1 回転速度が光速を超える半径より内側の領域
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得られておらず、観測的根拠に乏しいのが現状であ
る。本研究は A. A. Abdo et al.,2010 (ApJ) をレ
ビューし、かに星雲の現状の研究を報告する。

2 LAT Description and Observations

LATは、Fermi衛星に搭載された電子対生成型の
シリコンストリップ検出器である。2008年 6月の打
ち上げ以降、約 6 年もの間観測を行ってきた。広い
視野角 (～2.4 sr)を持っており軌道周期は約 90分で
あるため、数時間で全天の観測が可能である。観測
エネルギー帯域は 20MeV～300GeVと広く、角度分
解能 (0.9°@1GeV)に関しても Fermi衛星の前身で
ある Compton衛星に搭載された EGRETと比較す
るとその性能は格段に向上した。これにより以前は
分解できなかった数多くの新たなガンマ線源の発見
に貢献し、他波長観測との相補的な研究は新たな局
面を迎えている。

3 Results

本研究では、2008年 8月から 2009年 4月までの
8 ヶ月間のデータの解析を行った。横軸をパルス位
相、縦軸をカウント数としてライトカーブを作成す
ると図 2 のようなカーブが描ける。ここでは 2 つの
はっきりとしたパルスが観測されており、天体が一
回転する間にピークを持ったガンマ線放射が 2 回行
われていることを示している。さらに GeV領域まで
エネルギーを上げると放射は次第にソフトになるの
で、バックグラウンドの寄与が顕著になる。そのた
め GeVガンマ線の観測には、相応の統計精度を持っ
たデータを得るための長時間観測が必要となる。こ
こで、高い方のパルスを P1（位相間隔は 0.82 － 1,

0－ 0.08)、低い方のパルスを P2（位相間隔は 0.22－
0.43）と定義した。また P1と P2の間に存在してい
る領域は off-pulseと呼ばれ、パルサー星雲からの放
射成分であると仮定した。なお off-pulse の放射は、
全体の放射の約 35% であった。P1, P2 はローレン
ツ関数でモデル化することができ、上で定義したそ
れぞれのピーク内に含まれる光子数を求められる。
それらの比を取ったものを P1/P2 ratio とする。こ

れを他のエネルギー帯域でも同様の作業を行った。

図 2 Pulse phase@100-300MeV

表 1 かにパルサーの P1/P2 ratio

Energy Interval
(GeV)

ϕ1

(× 10−2)

ϕ2

(× 10−2)
P1/P2
ratio

0.1－ 300 91.8± 0.3 30.7± 0.8 2.50± 0.25

0.1－ 0.3 92.1± 0.4 31.8± 0.4 1.89± 0.29

0.3－ 1 92.0± 0.3 31.1± 0.7 1.60± 0.18

1－ 300 92.1± 0.4 29.8± 0.4 2.24± 0.19

図 3 に関して左は 0.1 － 0.3GeV、中央は 0.3 －
1GeV、右は > 1GeV でのカウントマップである。
また上段と下段はそれぞれ、パルサーからの放射成
分を含んだカウントマップとパルス成分をカットし
た（星雲からの放射）成分のカウントマップを示して
いる。
on-pulseと off-pulseとで比較すると、off-pulseに
関して線源が広がるのはパルス成分をカットするこ
とで、全体として弱い放射まで底上げされて見える
ためである。低エネルギー側での星雲からの放射は
比較的広がった線源となる一方で、高エネルギー側
の線源はシャープになる。
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図 3 各エネルギー帯域における on-pulse（上段）と off-pulse（下段）のカウントマップ

かに星雲のエネルギースペクトルは、シンクロト
ロンで一旦落ち込み逆コンプトンで再び上向きに
なるスペクトルを予想した。これはあるエネルギー
(Break Energy: Eb)までシンクロトロン放射が優勢
であるが、そのエネルギーを超えると逆コンプトン
散乱が優勢になるベキ関数の分布になると言える。
よって以下のモデルでのフィティングした。

dN

dE
= Nsyn(EGeV )

−Γsyn+NIC(EGeV )
ΓIC

cm−2s−1MeV −1

Likelihood 実行後の最適化パラメータは、Γsyn =

(3.97 ± 0.12), ΓIC = (1.72 ± 0.04), Eb =

379.7 ± 26.6MeV となった。400MeV 付近で逆コ
ンプトン散乱優勢のスペクトルに変化することが分
かる。図 4は、この結果をもとに作成した SEDであ
る。黒のプロットは観測データ、赤の実線はモデル
フィッティングを示している。
かにパルサーからのガンマ線放射は、あるエネル
ギーより大きくなると電磁シャワーによりスペクト

図 4 かに星雲のエネルギースペクトル

ルがカットオフを持つようなモデルを考えた。指数
関数的なカットオフを仮定すると

dN

dE
= N0(EGeV )

Γexp

(
− E

Ec

)
cm−2s−1MeV −1

でモデル化できる。このモデルによって作成した
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図 5 かにパルサーのエネルギースペクトル

SED を図 5 に示す。これも星雲の SED と同様に、
黒のプロットが観測データ、赤の実線がモデルフィッ
ティングを表している。

4 Discussion

パルスの放射に関して、図 2 から分かるように
P1/P2 ratio はエネルギー増加とともに減少してい
るが GeV領域で再び上昇している。A. A. Abdo et

al.,2010 (ApJ) の P1/P2 ratio は GeV 領域でも減
少していたため、本研究においてはパルサーのライ
トカーブを作成する際にさらに精度の良いスピンダ
ウンを考慮する必要があると考えられる。
かに星雲のエネルギースペクトル（図 4参照）は、
モデルは観測データをよく表していることが分かる。
高エネルギー側ではガンマ線飛来数の少なさ故に統
計が良くないので、今後、Fermiの 6年間の観測デー
タを使用することで、これまで見ることができなかっ
た空間構造を明らかにできるかもしれない。また大
気チェレンコフ望遠鏡を用いた TeVガンマ線の観測
との相補的な研究を行うことでも、更に興味深い星
間現象を理解する手がかりを得られることが期待さ
れる。
パルサーのスペクトルはモデルのカットオフを再
現できたものの、数百 GeV の領域でハードになる。
誤差も大きいことから、統計の悪さが表れている可
能性が高く、今後は慎重に議論しなければならない。

またパルス位相をさらに細かく分解したスペクトル
を見ることで、パルサーの各位相でどのような放射
が優勢かを議論する必要もある。

5 Conclusion

Fermi の 8 ヶ月分の観測データに関して、A. A.

Abdo et al.,2010 (ApJ) とほぼ同様な結果が得られ
た。特に特徴的なのは、かに星雲のスペクトルはシン
クロトロン放射成分と逆コンプトン散乱成分によっ
て説明できる点である。さらに統計が良いデータを
使用すれば、予想される理論モデルに新たな制限を
与えることができるだろう。
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