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星間物質

星形成領域

惑星状星雲(+白色矮星)

超新星残骸(+中性子星・BH)

超新星爆発

※すべて
可視光画像

小質量星

大質量星

太陽・恒星セッション



興味ある話題





X線天文学の始まり

波長 [Å]
高
度
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]

地上観測不可



同時に

X線観測のメリット

例：He-like triplet  (電子温度、電子密度に制限)

Argiroffi+03

http://www.lhd.nifs.ac.jp/result/nifs_news/2001/01feb_3.html



現在稼働中のX線天文衛星等

Chandra
空間分解能
波長分解能

XMM-Newton
集光力
波長分解能

Suzaku
集光力
広帯域

Swift
即応観測
広帯域

MAXI
全天監視

NuSTAR
硬X線撮像



1. 小質量星からのX線

-巨大フレアの観測
- (定常X線の変動)



1-1. 巨大フレアの観測



磁力線の再結合

温度上昇↑

X線光度上昇↑

急激に、
磁力線

彩
層

リコネク
ション

電
子

X線

イントロダクション



差動回転

磁気リコネクション

イントロダクション



フレアの発生頻度
イントロダクション

太陽フレア
スーパーフレア

フレアエネルギー [erg]

フ
レ
ア
の
発
生
頻
度

星はどこまで巨大なフ
レアを起こすのか？

巨大なフレアを起こす
要因は何か？

Shibayama+13



時間

明
る
さ

巨大フレアも
検出できる

⇒90分に1回全天を監視！



4年間で、21天体から64発の巨大フレアを発見

◎例：HR1099 (連星) 1周回（90分）ごとのムービー

時間

Yamazaki+ 
submitted to PASJ



・dMe stars
・YSOs

Sub-giants

Main 
sequence

Giants



熱的プラズマ
モデル

横軸⇒ 温度(kT)

X線スペクトル

縦軸⇒プラズマの規模(EM)
X線の明るさ(Lx)



ループ長

Rsolar

> 10 times larger 
than solar radius

Shibata & Yokoyama 1999 , Feldman et al. 1995 , Shimizu 1995

Rstar
dMe : ~0.8Rsolar

RS CVn: 6.0Rsolar

フレアループは
星半径以上

Magnetic Field



平均 35 km s-1

平均 6 km s-1

：MAXI

：一般的な星(<300光年)



自転の速さ⇒ループの長さ⇒フレア規模



MAXIによるX線フレア観測
→温度、プラズマ規模、X線光度

巨大フレア→ループが長い
→自転が速い星ばかり？

サンプルがもっとほしい



1-2. 定常X線の変動



http://en.wikipedia.org/wiki/Solar_variation

磁場活動の変化

イントロダクション

太陽以外も
磁場活動が
長期的周期
的に変わる
のか？



恒星コロナからのＸ線放射

速い自転
→強いX線放射

(星の自転による
ダイナモ→磁場)

自転周期 [day] Pizzolato+03



61 Cyg A (K5V)

自転周期 35日
X線変動周期 7.3年

(Robrade+12)

磁場の周期変動は
遅い自転の星で共
通？

XMMによるモニタリング



定常X線 → 恒星の磁場活動

長期X線モニタリングが有効

サンプルがもっとほしい



星風：輻射圧による質量放出



•大質量星
・銀河における化学的・力学的進化に

超新星爆発と同程度の寄与

大質量星末期: 数10-5 M

/yr × 6000天体 ～ 0.1 M


/yr?

超新星爆発:数M

/数10 yr ～ 0.1 M


/yr?

・末期段階の滞在時間～30万年で爆発
(非常に早い数少ない)

Norci +98

O型星
(若い)

重力崩壊型
超新星爆発
(ブラック
ホール)

ウォルフ・ライエ（ＷＲ）段階



単独星からのX線

(Paravicini+ 81)

O型(若い)星はよく観測・理解されている
(典型値log Lx~ 30-32 erg/s, T~ 700万K)

Log Lx/Lbol ~ -7 

現在受け入れられている説

星風の不安定性によって、
粗密 (速度差)が生じる
->  衝突発生
-> プラズマを加熱

シミュレーション (Feldmeier 95)

イントロダクション



Feldmeier + 03

Ｘ線は自身の星風で吸収され
ているのだろう

単独星のＸ線特性は
分かってきた?

イラスト

単独星からのX線

イントロダクション
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Ｔ～2900万K

XMMによる観測例：ＷＲ２５(WN+O)

• 銀河系内は約75%が
binary (Sana+12)

• 星風衝突連星系

->衝撃波物理の
よい実験場

星風衝突連星系のＸ線観測

Ｔ＝１０００～３５００万Ｋの
星風衝突プラズマが支配的

ＬＸ＝１e３２～１e３４
erg/s @0.5-10keV

(Oskinova 05)

WR星

Ｏ型星連星系からのX線

イントロダクション



どのように進化する
のか？



メリット：
星風衝突領域から明るいX線を出す
Ｘ線輝線は物理素過程が簡単
Ne,Fe輝線も良く見える
連星間距離で異なるプラズマサンプル
連星なので質量が決めやすい

明るさと温度から星風の加速のされ方が分かる
→質量放出率、元素組成比の情報

r1 r2

手法：X線分光+モニタリング



エネルギー[keV]

Ｘ
線

強
度

[C
o
u

n
ts

 s
-1

k
e
V

-1
cm

-2
]

元素組成比の測定

XMMの回折格子を用いたWR48 (WC+O+O)のＸ線スペクトル

[C/Fe]が太陽のおよそ23倍など元素組成比が得られた
(3 α反応により生成されたモデル計算とconsistent)



質量放出率の測定

A

B

C

D

Geometry at 4 phases
SuzakuによるWR140(WC+O)モニタリング

0.4 50

A
B

C

D

Sugawara+  submitted to PASJ



Orbital phase

WR星の質量放出率

  𝑴𝑾𝑹 ~1.4×10-5 Ms/yr

N
H

e
[1

021
cm

-2
]

ds

Observed value

X線吸収量と質量放出率 (WR)



光度変動

Separation D [AU]
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The simple theory of colliding wind

Lx  ∝ ne× ni × V 
∝ D-1

変動の一部はO型星の星風速度の低下で説明可。
結果、  𝑴𝑶/  𝑴𝑾𝑹が分かる

 𝑴𝑶/  𝑴𝑾𝑹 = 0.2
 𝑴𝑶/  𝑴𝑾𝑹 = 0.1
 𝑴𝑶/  𝑴𝑾𝑹 = 0.04

(Stevens+92)

Beta velocity law

Wind momentum flux ratio

Near periastron



まとめ –大質量星からのX線 -







次世代X線天文衛星Astro-H
２０１５年度打ち上げ予定



Fe line emission

© Jon Lomberg/Gemin Observatory



Thermal emission 
(kT=3.5keV)

星風衝突
Thermal (kT=20keV)
Non-thermal(Γ=1.5)

逆コンプトン放射説

電
子

電
子

硬Ｘ線

高エネルギー

UV光子

ピーク温度
~数十億Ｋ

超高温プラズマ説




