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電波銀河のガンマ線 loudnessとX線スペクトルの関係
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榧木 大修

5



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

電波銀河のガンマ線 loudnessとX線スペクトルの関係
榧木　大修 (広島大学大学院 先進理工系科学研究科)

Abstract

　電波銀河は活動銀河核の 1つであり、電波観測で中心コアとジェットが観測される天体である。Fermi衛
星では約 60天体の電波銀河が検出されているが、それらは電波銀河の 10%程度である。なぜガンマ線で明
るいものと暗いものがあるのかを知るために X 線での性質に違いがないかを調べた。本研究では、フェル
ミ衛星で検出されていて X 線データのある 38 個の電波銀河に加えて、ガンマ線で検出されていない天体
として B.Mingo et al. (2014)と F.Massaro et al. (2015)から電波銀河を 25個選んだ。この 63天体について
XMM-Newton 衛星、Chandra 衛星、Nustar 衛星、Swift 衛星のデータを用いて、X 線スペクトル解析を
行った。その結果、スペクトルのべき指数の分布は、Fermiで検出された天体 (以下、Fermi天体)と検出さ
れていない天体の間で明らかな違いはなかった。一方、吸収の水素柱密度 NH の分布は、Fermi天体でない
ものの約半数は、NH が 1022cm−2 以上であるが、Fermi天体のほとんどが NH が 1022cm−2 以下であり、
Fermi天体には吸収がほとんどないことがわかった。このことから、Fermi天体はジェットを小さめの角度か
ら見ていると考えられ、放射はトーラスに遮られないため吸収が小さいと理解できる。一方、一般の電波銀河
はジェットを大きめの角度から見ているため、ジェットのビーミング効果が弱く、ガンマ線の放射が弱くて見
えにくく、また放射がトーラス吸収されやすいと理解できる。本講演ではこれらの結果について議論を行う。

1 Introduction

銀河には望遠鏡で分解できないほど小さい中心領
域が非常に明るく輝く天体が存在する。このような
天体を活動銀河核 (Active Galactic Nucleus: AGN)

と呼ぶ。電波銀河は AGNの一種であり、電波観測
で中心コアとジェットが観測される天体である。
　電波銀河はジェットのコア、降着円盤やコロナから
の放射が観測されるため、降着円盤とジェットの関係
性やジェットの構造解明において重要な天体である。
　 Fermi衛星では約 60天体の電波銀河が検出されて
いるが、それらは電波銀河の 10%程度である。これ
は、電波銀河はジェットが受けるビーミング効果の違
いが関係していると考えられる。
　電波銀河には電波光度による FR-I/FR-II と
いう分類がある。FR-I は 178MHz の電波光度が
1026 WHz−1以下であり、中心から外側に向かって暗
くなる。FR-IIは 178MHzの電波光度が 1026 WHz−1

以上であり、電波ジェットの末端に電波観測で明るく
輝くホットスポットを持つ。また、FR-Iは質量降着
率が低く、FR-IIは質量降着率が高いと考えられて
いる。図 1は FR-Iと FR-IIの電波画像の例で、図の

左が FR-Iで図の右が FR-IIである。([1] [2])

図 1: FR-Iと FR-IIの電波画像の例。図の左が FR-I

で図の右が FR-IIである。([1] [2])

本研究では、ガンマ線で検出されている電波銀河
(以下、フェルミ天体)と検出されていない電波銀河
の X線スペクトル解析を行い、性質に違いがないか
を調べた。
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　本研究で用いた宇宙論パラメータ（H0、Ωm、ΩΛ）
の値は H0 = 70 km s−1Mpc−1 、ΩM = 0.3 、ΩΛ =

0.7である。

2 Instruments and Analysis

本研究のサンプルは B.Mingo et al. (2014) と
F.Massaro et al. (2015) で示されている電波銀河と
Fermiで検出されている電波銀河 38個の合計 63天体
である。63天体のうち、FR-Iが 30天体、FR-IIが 25

天体、コンパクトで電波のスペクトルに傾きがある
電波源である CSS(compact steep spectrum)が 6天
体、数GHzの振動数でのスペクトルの傾きが 0.5よ
りも大きいクェーサーである SSRQ(steep spectrum

radio-loud quasar)が 2天体である。これらの天体に
ついて、XMM-Newton衛星、Chandra衛星、Nustar
衛星、Swift衛星のデータを用いて解析を行った。
　解析に用いたモデルは天体のスペクトルによって、
べき関数と光電吸収、ガウス関数、apecモデルを組
み合わせ、X線スペクトル解析を行った。
　以下にスペクトルの例を示した。図 2は 1つのべ
き関数、図 3は一つのべき関数に加えて吸収を受け
たべき関数を入れたもの、図 4はべき関数一つとガ
ウス関数、図 5はべき関数一つと apecモデルを用い
て表したものである。
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図 2: 1つのべき関数で表したスペクトル
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図 3: 一つのべき関数に加えて吸収を受けたべき関数
を入れたスペクトル
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図 4: べき関数一つとガウス関数で表したスペクトル
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図 5: べき関数一つと apec モデルで表したスペク
トル
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3 Results

スペクトル解析は XSPECを用いて行った。統計
の良い天体については 1binあたりに 20光子が入る
ようにスペクトルを binningして、χ2フィッティング
を行い、統計の良くない天体はC統計を用いてフィッ
ティングを行なった。
　スペクトル解析結果を図 6、図 7および図 8に散
布図として示した。ここで、誤差は 1パラメータに
対する 90%信頼区間である。　

図 6: 天体の吸収量NHと 2–10 keVのX線光度の散
布図

図 7: 天体の吸収量 NH と高エネルギー側のべき関
数のべきの散布図

図 8: 高エネルギー側のべき関数のべきΓと 2–10 keV

の X線光度の散布図

4 Discussion

スペクトル解析結果から、天体を吸収量 NH の大
きさによって分類分けを行った。表 1はフェルミで
検出されていない電波銀河について分類を行ったも
ので、表 2はフェルミ天体ついて分類を行ったもの
である。

表 1: フェルミで検出されていない電波銀河の
NH の大きさによる分類

NH ≥ 1× 1022 cm−2 < 1× 1022 cm−2 天体数
FR-I 2 9 11

FR-II 10 3 13

CSS 1 0 1

天体数 13 12 25

表 2: フェルミ天体についてNHの大きさによる分類
NH ≥ 1× 1022 cm−2 < 1× 1022 cm−2 天体数
FR-I 3 16 19

FR-II 0 12 12

CSS 0 5 5

SSRQ 0 2 2

天体数 3 35 38

表 2よりフェルミ天体には大きな吸収がほとんど
ないことがわかる。これは、フェルミ天体は、ジェッ
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トを小さめの角度で正面に近い方向から見ていると
考えると、ビーミング効果でジェットはガンマ線で明
るくなり、降着円盤の放射はトーラスに遮られない
ため吸収されにくいことが理解できる。一方、フェ
ルミで検出されていない電波銀河は、ジェットを大き
な角度から見るため、ジェットのビーミング効果が弱
くてガンマ線の放射が弱く、降着円盤の放射はトー
ラスの影響を受けやすく多くが吸収を示すと考えら
れる。
　 FR-I天体は表 1と表 2より吸収を受けている天
体が少ないことがわかる。また、図 8から FR-Iは、
30天体のうち 24天体が 2–10 keVのX線光度 L2−10

が 1043 erg/s以下であった。よって、FR-Iは質量降
着が少ない描像と合う。
　次に、FR-II天体は表 1と表 2よりフェルミで検出
されていないものは 13天体のうち 10天体が大きな吸
収を受けていることがわかる。また、図 8から FR-II

は、25天体のうち 24天体が 2–10 keVの X線光度
L2−10が 1043 erg/s以上であった。よって、FR-IIは
質量降着が多い描像と合う。
　さらに図 6から、高光度と低光度の天体は吸収を
受けているものが少なく、中光度の天体の約半数が
吸収を受けている。これはセイファート銀河で見ら
れる X線光度と吸収量の関係に似ている。

5 Conclusion

本研究では Fermi衛星で検出されている電波銀河
と検出されていない電波銀河の X線スペクトルにど
のような違いがあるかを調べた。
　解析結果から Fermi衛星で検出されていない電波
銀河は高エネルギー側の吸収がほとんどないことが
わかった。このことから、ガンマ線で明るい電波銀
河はジェットを小さめの角度で正面に近い方向から
見ていて、ガンマ線で検出されない電波銀河はジェッ
トを大きな角度から見ていると考えることができる。
　また、FR-I は多くが 2–10 keV の X 線光度が
1043erg/s以下であったことから、FR-Iは質量降着が
少ないという描像に合い、FR-IIは多くが 2–10 keV

のX線光度が 1043erg/s以上であったことからFR-II

は質量降着が多いという描像に合う。

　さらに、電波銀河はセイファート銀河に見られるよ
うなX線光度と吸収量 NHの関係に似て、高光度と
低光度の天体は吸収を受けているものが少なく、中
光度の天体の約半数が吸収を受けている。
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大局的輻射流体計算による超臨界降着流からのアウトフローの構造解明
芳岡 尚悟 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

Super-Eddington accretion is a phenomenon in which the mass accretion rate to the central object

exceeds LEdd/c
2. It is considered to be a realistic model to explain the radiation from compact objects

with high luminosity, such as Ultra Luminous X-ray sources (ULXs). Kitaki et al. (2021) performed

Radiation HydroDynamic (RHD) simulations under more realistic initial and boundary conditions than

before. As a result, they obtained disk structures and luminosities consistent with quasi-analytical

solutions and observations. However, in this study, the calculation was performed for a single parameter

set. In order to investigate the relationship between the outflow structures and physical quantities of the

system and the change in mass accretion rate, we perform the same calculations, changing the accretion

rate. In our calculation, the character of the outflow was investigated globally with a larger simulation

box of 6000 rS. We find that, similar to previous study, the outflow consists of failed outflow which fall

to the Accretion Disk in addition to pure outflow (the outflow reaching boundary region). When the

mass accretion rate to the black hole is 380 LEdd/c
2, the outflow is find to blow from 40 < R/r < 830.

This suggests that the outflow region expands as the mass accretion rate increases, but the outflow is

still not ejected significantly from the vicinity of the Black Hole. The conversion efficiency of the outflow

was find to be 38% and increased with increasing mass accretion rate. The isotropic X-ray luminosity

LISO
X was 11 LEdd (assuming the observer’s viewing angle is 10°), and the total mechanical luminosity

Lmec was find to be 0.61 LEdd. The power ratio of these values is 0.05, which is consistent with the

ULX observations.

1 Introduction

X線で極めて明るい超高光度X線源 (Ultra Lumi-

nous X-ray Sources；ULXs) やマイクロクェーサー
などの光度が高い天体では、光子が円盤表面に到達
する前にブラックホールへ降着する光子捕捉効果や、
強い輻射圧による外向きのガスの流れであるアウト
フローが生じる。ULXは銀河中心から離れているに
も関わらず、光度が他の系内 X線連星に比べて 2桁
以上明るいことから、この電磁放射特性を説明するモ
デルとして、「恒星質量ブラックホール+超臨界降着
流」もしくは「中間質量ブラックホール+亜臨界降着
流」という 2つの立場がとられている。ここで、超臨
界降着とは、質量降着率 Ṁ が Ṁ ≫ LEdd/c

2(LEdd

はエディントン光度、cは光速) を満たす降着流であ
り、多くの重力エネルギーを解放できるため、エディ
ントン光度以上の光度を持つコンパクトな天体現象

を説明する有力なモデルとなっている。また、マイク
ロクェーサーの一つであるGRS 1915+105という天
体のスペクトルを説明するための考えの一つとして、
脱出速度以下であるため、『噴出後、円盤に再び落ち
込む「フェイルドアウトフロー」』の存在が示唆され
ている (Miller 2020)。ただし、いずれも決定的な結
論は得られていない。これらを検証するには、膨大
なガスと光の相互作用の正確な取り扱いの下、光度
やアウトフローの構造 (アウトフローの噴出位置及
びフェイルドアウトフローの噴出領域)について調べ
る必要があるため、輻射流体シミュレーションの実
行が必要不可欠である。
これらの動機の下、輻射流体計算は多々なされて

きたが、いずれも計算資源の制限から (1)初期角運
動量が小さく、(2)比較的小さな計算ボックスの計算
が主流であったため、(1)ガスがケプラー半径にたま
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り、そこから多量のガスが噴出していた。また、(2)

初期トーラスからのアウトフローや、フェイルドアウ
トフローが含まれていたことにより、アウトフロー
率が過大評価されていた可能性がある。
共同研究者である北木孝明氏は上記問題に着目し、

計算ボックスサイズ及び初期角運動量を大幅に増加
させて、輻射流体ミュレーションを実行した (Kitaki

et al. 2021)。円盤の構造は、従来見られていた「中
心部が膨らんだ構造」ではなく、準解析解 (スリム円
盤)と整合的な外側まで連続的に繋がった構造を持つ
ことが初めて明らかになった。また、アウトフロー
を正しく見積もる計算の結果、噴出率が過去の計算
に比べて大きく減少し、運動学的光度 Lmec と X線
光度 LISO

X の比についてULXの観測結果と矛盾しな
い結果を得ることも初めて示された。
以上のように、先行研究であるKitaki et al. (2021)

では画期的な成果が得られたが、一つのパラメータ
セットに限った計算であった。したがって、広い計算
ボックスと高い初期角運動量の下、様々なパラメータ
で輻射流体計算を実行し、ブラックホールの質量や
質量降着率といったパラメータの変化に対して、ア
ウトフローの特性 (アウトフローの噴出領域や構造、
噴出量など)がどう変化するのか、またその結果、ア
ウトフローが周りにどのようなインパクトを与える
のかを定量的に明らかにすることが喫緊の課題であ
ると言える。

2 Methods

本研究では、恒星質量ブラックホールが中心に存
在すると考えられているULXやマイクロクェーサー
の天体現象の解明を目的としている。前述の通り、上
記天体に対しては光子とガスの相互作用が本質的に
なるため、共同研究者の大須賀健氏 (筑波大学)と川
島朋尚氏 (東京大学)が開発した軸対称 2次元輻射流
体計算コードを用いて計算を行なった。
本研究の新規性として、先行研究よりさらに広い範

囲に渡ってアウトフロー構造を調べるために、6000 rS
という広大な計算領域を設定したことがあげられる
。初期角運動量は先行研究と同じくケプラー半径で
2430 rSに相当する値を用いている。また、これまで

図 1: 質量降着率/噴出率の r 依存性。赤線はディスク内
のインフロー、緑線はディスク内のアウトフロー、紫線は
ディスク外のアウトフローを表す。青線はインフローから
アウトフローを引いた量を表す。紫線は r = 1000 rS で極
大を迎えている。青線は r = 1000 rS まで円盤は準定常状
態に達していることを意味する。

アウトフローの噴出領域や光度、円盤構造が質量降
着率の変化に対してどのように振る舞うのかを定量
的に評価した研究はない。物理量の質量降着率依存
性を明らかにすることは、準解析解と比較が可能で
ある点や観測によって得られる光度から質量降着率
を推定可能になるという点で重要である。
パラメータであるブラックホールの質量及び α粘

性については 先行研究と同じ 10M⊙と 0.1 を採用
した。一方、計算領域外縁から注入する質量降着率
は、先行研究の 700 LEdd/c

2より増加させ、∼ 2 ×
103 LEdd/c

2 とした。流体計算では、擬ニュートン
ポテンシャルを用いて近似的に一般相対論的効果を、
α粘性を通して間接的に磁場 (磁気乱流)による粘性
の効果をそれぞれ取り入れている。輻射に関しては、
FLD近似を用いてモーメント式を解き、コンプトン
効果についても考慮した上で、光子とガスのカップ
リングを厳密に計算している。

3 Results

図 1には質量降着率の r(動径座標)依存性を示し
ている。赤い線はディスク内のインフロー (質量降着
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図 2: 時間平均した超臨界降着流の温度コントア。黒線は
流線を表す。赤線は超臨界降着円盤の表面。黄色の流線よ
り内側から噴出している流線は無限遠まで達している。

率)Ṁ in
disk、緑の線はディスク内のアウトフロー (質量

噴出率)、紫の線はディスク外のアウトフロー Ṁout
outf

を表している。青い線はインフローからアウトフロー
を引いたものとなっており、この線が一定である範
囲では準定常状態が達成されていると言える。Ṁout

outf

に注目すると、1000 rSで極大となっている。これは、
r = 1000 rSまではアウトフローが吹いており、それ
より外側ではアウトフローの一部はディスク表面に
落ち込んでいることを意味する。すなわち、アウト
フロー+フェイルドアウトフローという構造は普遍
的に存在し得ることが示唆される。また、r = 80 rS

より内側ではṀout
outf は無視できるほど小さい値を取

ることが分かる。Ṁ in
diskを 2−30 rSの範囲で平均した

ṀBHは ∼ 380 LEdd/c
2、Ṁout

outfを 5000 − 6000 rSの
範囲で平均したṀoutflowは ∼ 239 LEdd/c

2となった。
次にアウトフローの噴出位置について考える。図

２にはガス温度のカラーコントアの上に流線をプロッ
トしている。図 2は今回の計算ボックス全域でのプ
ロットで、図 3は R = 3000, z = 1500の範囲を拡大
したプロットである。赤線は輻射力の動径成分と重
力の釣り合いから定義した円盤表面を表す。この円
盤の形状はWatarai (2006)の準解析解とファクター
の範囲で一致している。黄色の流線より内側から噴
出された流線は計算ボックス外縁まで到達している。

図 3: 図 2 の中心領域の拡大図。赤線と白線及び黄色線
の交点からアウトフローの噴出位置を見積もることがで
き、アウトフローは R/rS < 480、フェイルドアウトフロ
ーは 480 < R/rS < 820から噴出していると言える。

白線は r = 1000 rSの位置を表す。アウトフローの
噴出領域は ∼ 40 < R/rS < 830 であると言える。
そのうち 488 < R/rS < 830から噴出されるアウト
フローは、噴出後に円盤に落ち込むこともわかった。
ṀBH = 180 LEdd/c

2の先行研究では、アウトフロー
の噴出領域は 40 < R/rS < 280であったことから、
以上をまとめると、質量降着率の増加に伴い、アウ
トフローの噴出領域が広がるが、依然ブラックホー
ル近傍からはアウトフローはあまり噴出しないこと
を示唆する。

4 Discussion

アウトフローの転換効率 βoutを考える。βoutは以
下のように定義される。

βout ≡
Ṁoutflow

ṀBH + Ṁoutflow

(1)

本研究ではβout = 0.38 となった。つまり、注入さ
れるガスのうち 38% をアウトフローに転換してい
る。先行研究では βout = 0.12であったため、質量
降着率を増やすと、より多くのガスをアウトフロー
に転換し得ることを示唆する結果が得られた。また、
観測結果とシミュレーション結果を比較する有効な
方法として、X線光度と運動学的光度の比較があげ
れられる。図 4には r = 5000 rSにおけるX線光度
LISO
X ≡ 4πr2F r

lab (F r
labは観測者系でのフラックスの

動径成分) と運動学的光度 LISO
mec ≡ 2πr2ρv2vrの角度

依存性を示している。観測によって得られる運動学
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図 4: X線光度と運動学的光度の角度依存性。

的光度は

Lmec ≡ 4π

∫ θsurf

0

sin θdθr2
(
1

2
ρv2vr

)
(2)

であり、本計算では 0.62 LEddとなった (θsurfは円盤
表面の仰角)。以上から 2.6 deg < θ < 51 degでは、
Lmec/L

ISO
X = 0.03 − 0.22と推定された。Holmberg

II X-1という ULXでは、Lmec/L
ISO
X = 0.04 − 0.14

と報告されている。観測事実と我々の計算結果が整
合的であるため、ULXは超臨界降着流+恒星質量ブ
ラックホールという系である可能性を支持する。

5 Conclusion

ケプラー半径を 2430 rS、計算ボックスを先行研究
よりさらに広大な 6000 rS と設定し、超臨界降着流
に関する輻射流体計算を実行した。本研究ではブラッ
クホールの質量を 10 M⊙, α = 0.1、そして質量降着
率を先行研究の∼ 3倍である 2×103 LEdd/c

2と設定
し、質量降着率の増加に伴い、アウトフロー構造や
物理量がどう変化するのかを定量的に評価した。解
析の結果、準定常状態は∼ 1000 rSに渡って達成され
、従来よりも広い範囲で信頼出来る解を得られた。質
量降着率を増加させたモデルにおいても、ケプラー
半径を大きく取ることで準解析解と矛盾ない円盤が
形成された。アウトフローは観測によって示唆され
ていたピュアアウトフロー+フェイルドアウトフロー
という構造をもち、噴出領域は 40 < R/rS < 820と
なった。また、アウトフローの転換効率は 38%と見

積もられた。以上から質量降着率の増加に伴い、アウ
トフローの噴出領域やアウトフローの転換効率は拡
大/増加することを初めて明らかにした。X線光度と
運動学的光度の比は 0.03-0.22となり、これは ULX

の観測事実と矛盾ない結果であった。つまり、ULX

は恒星質量ブラックホール+超臨界降着流という系
である可能性を支持する。
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ブレーザーBL Lacertae極大フレア期 (2020∼2021年)

の可視近赤外線偏光撮像モニター観測
今澤 遼 (広島大学 高エネルギー宇宙・可視赤外線天文学研究室 M2)

Abstract

本研究では、2020年 8月から 1年程度可視光・ガンマ線で歴史的なアウトバーストを示したブレーザー BL

Lacertae(以下 BL Lac)について可視・近赤外線での偏光観測と解析を行った。顕著な結果として、長期の
変動ではガンマ線に連動した可視・近赤外線のふるまいやフレア前後の偏光方位角の大きな変化が確認され
た。この結果は One-zone Synchrotron Self Comptonモデルで説明ができるとともに、ジェット中の螺旋磁
場構造を示唆する結果となる。また、主にフレア時に行った連続観測の結果からは、数十分スケールでの光
度変動に加えて、可視光と近赤外線で偏光ベクトルの差が見られた。このような偏光特性の波長依存性は報
告が少なく、同一のブレーザーを多期間に渡って長時間データを取得した初めての例となる。物理的な解釈
としては、Marscher et al. 2014で示された乱流磁場+Multi-zoneの放射モデルを用いることで説明が可能
と推測した。

1 Introduction

BL Lacertae (以下 BL Lac)はブレーザーで、明
るい可視光連続成分と激しい光度変動、高い偏光度
をもつ「BL Lac型天体」の典型例である。また、多
波長スペクトルは高エネルギー電子によるシンクロ
トロン放射 (電波 ∼軟 X線)および逆コンプトン散
乱 (X線 ∼ガンマ線)で説明される。
2020年 8月、BL Lacは可視光・GeVガンマ線で観

測史上最大の光度に達した (Atel #13930, #13933)。
静穏期の BL Lac はシンクロトロン放射のピーク
エネルギーが可視光以下にある Low-energy peaked

BL Lac object; LBLに種別され (Uemura, M., et al.

2020)、Synchrotron-Self Compton 放射によるピー
クはGeV帯域であることが知られているが、本フレ
ア時には TeVガンマ線での検出も報告された (Atel

#13963)。このように、現在BL Lacは歴史的にも明
るく、高いエネルギーを放射している傾向にある。
BL Lacを含む AGNのジェットの未解決問題とし

て、高エネルギー荷電粒子の加速過程や、磁場の構
造がある。これらを調査する方法の中に、次のよう
なものがある。まず、上記の通り可視光観測ではシ
ンクロトロン放射が観測されるが、これは磁場に対
して垂直に偏光するため、その偏光観測を通じて磁

場の情報を得ることができる。また、可視光スペク
トルの形状 (色)の観測からは、電子エネルギー分布
の情報を得ることができる。増光期には激しい粒子
加速が生じ、高エネルギー電子数の増加が期待され
るため、上記の観測から偏光・色・時間変動の情報
を得ることで、ジェット中の粒子加速機構の解明を目
指す。BL Lac型天体はジェットの外部光子による放
射が弱く、ジェット内部での粒子加速の影響が顕著に
現れるため、ジェット内粒子の加速機構を調査するた
めに適した天体で、その典型例である BL Lacの歴
史的増光期間は研究題材として最適である。
ブレーザーの光度変動には数ヶ月から数年に渡る

長期変動に加えて、1日以内、中には数分の時間変動
が検出されているものがある。時間変動には放射領
域のサイズやドップラー因子が反映される。そのた
め、短時間変動はジェット中の小さな領域での粒子加
速を調査する上で興味深い現象である。これまでに
jet-in-jetモデル (Giannios, A., et al. 2008)や、磁気
リコネクションモデル (Giannios, A., et al. 2013)な
どが考えられているが、観測例の少なさから理論の
確立には至っていない。本集録では、特に短期の変
動に着目し、先行研究の理論的な内容と比較・議論
する。
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2 Methods/Instruments

and Observations

本研究では、東広島天文台に設置されている口径
1.5 mの「かなた望遠鏡」を用いて観測を行った。検
出器には、カセグレン焦点に設置された「HONIR;

Hiroshima Optical and Near infrared Camera」を
用いた。HONIR の特徴として可視・近赤外線の同
時偏光撮像がある。本研究では、毎日、もしくは数
日間隔のモニター (撮像+偏光撮像)に加えて、一日
あたり数時間におよぶ連続偏光撮像観測を実施した。
偏光観測では半波長板とウォラストンプリズムによ
る観測を行った。等級の評価は相対測光により行い、
偏光情報は観測から得られる常光・異常光をもとに
ストークスパラメータを計算し、偏光度・偏光方位
角を算出した。

3 Results

図 1は、モニター観測期間のガンマ線・可視光の光度
曲線及び可視偏光度・偏光方位角の推移である。偏光方
位角については0°∼180°で定義されるが、観測原理上
±180°の不定性を持つ。そのため、前後の観測データ
と比較して変動量が極端に大きな場合には、この不定
性を考慮して補正した。例えばMJD=59248の偏光方
位角は 1.61±0.75 degであるが、翌日は 173.73±0.15

degであった。このような場合には 173.13-180.00 deg

= -6.27 degとして補正後の値をプロットした。顕著
な結果としては、全体的にガンマ線光度と可視光・近
赤外線光度が相関していること、MJD=59250以降
に偏光方位角が 180 deg以上の大きな変化をしてい
ることがある。
次に図 2の左は、2021年 7月 26日の連続観測に

よって取得された光度曲線である。この日の観測時
間はおよそ 2時間で、その中で約 0.08等の減光があ
ると共に、観測開始から 80分のあたりで 20分間で
0.02等程度の増光があったことがわかった。また、時
間変動の定量化のため、variability parameter: C/Γ

を計算した (Sasada et al. 2008)。C/Γ ≥ 2.576の場

1
https://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/lat/msl_lc/

合、99%の信頼度で変動有りと分類される。ここで
C、Γは以下のように定義される。

Γ
2 ≡ (I1/Ibl)

2
(I

2
1 (Ibl+p)+I

2
bl(I1+p))/(I

2
2 (Ibl+p)+I

2
bl(I2+p))

(1)

(p ≡ n(sky + ron2)、n、sky、ronはそれぞれ開口
測光に用いた aperture sizeのピクセル数、スカイの
中央値、読み出しノイズ。Ibl,1,2はそれぞれ BL Lac

と比較星 2つのカウント。)

C ≡ σbl/σ (2)

(σblは log10Ibl − log10I2の標準偏差、σは log10I1 −
log10I2 の標準偏差)

この分類に基づくと、本研究で連続観測を行ったデー
タ 16個の内、12個で有意な変動が検出された。
偏光解析を行なった結果、Rバンドと J バンドで

異なる偏光度を持つことが示唆された。可視光・近赤
外線間での偏光度の差はそれぞれの放射が同一の領
域から放射されていると考えた場合には 0となるは
ずであり、この差が確かであれば放射領域の違いに
言及することができる (Marscher, A., et al. 2014)。
そこで、期間ごとの偏光度の違いを差分偏光度とし
て計算し、その傾向を確かめた。差分偏光度Pdiff の
定義は以下の通りである。

Pdiff ≡
√
(qR − qJ)2 + (uR − uJ)2 (3)

(qR,J , uR,J はそれぞれ Rバンド、J バンドで取得し
た q, uの値)

ここで差分偏光度を導入した理由は、偏光度・偏光
方位角は q, u平面上でのベクトルを表すため、差や
平均値を計算する場合には、ストークスパラメータ
q, uから計算する必要があるからである。図 2の右は
同日 7 月 26 日の可視偏光度に対する各差分値であ
る。この結果から差分偏光度が 2%程度の値を持つこ
とがわかった。
図 3は、全連続観測の結果から取得された差分偏

光ベクトルのヒストグラムである。この結果から、
比較星の差分偏光度は 0.0∼1.0%で、この値が器械偏
光による影響を反映している。一方で BL Lacでは
0.5∼3.0%に分布している。日毎に偏光方位角の差も
見られ、可視光と近赤外線での偏光ベクトルの間に
有意な差があることがわかった。
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図 1: BL Lacの本研究期間のガンマ線光度曲線 (NASA/FSSC より取得1)および、可視撮像・偏光解析の
結果。上段より Fermi/LAT(橙色の実線は 11年間の平均フラックス)、かなた望遠鏡 (可視光・近赤外線)、
可視偏光度および偏光方位角である。偏光方位角について、赤は測定値で、緑は±180°の不定性を補正し
た値。図中の青点線は連続観測の実施日。
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図 2: 左:2021年 7月 26日の観測によって取得され
た光度曲線。青色は BL Lac、灰色は比較星の変動。
右:2021年 7月 26日の連続観測によって取得された
Rバンド・J バンド間での等級の差 (色)・差分偏光
度・差分偏光方位角の変化。

4 Discussion

本研究で取得された結果として、長期の変動とし
ては可視光及び近赤外線とガンマ線の相関、フレア前

赤: BL Lac
灰: 比較星

差分偏光方位角 (deg)差分偏光度 (%)
3.50.0 0 180

図 3: 各連続観測データから取得された (左)差分偏
光度 (右)差分偏光方位角 (それぞれ中央値)のヒスト
グラム。赤色が BL Lac、灰色が比較星のもの。

後での偏光方位角の大きな変化がある。これらの結果
から、可視光およびガンマ線が同一の領域から放射さ
れるOne-zone SSC放射が示唆される。MJD=59250

(2021-02-05)のあたりで偏光方位角が大きく変化し、
30日程度のスケールで 180度以上の回転を示してい
ることがわかった。これはMarscher et al. 2008で確
認された偏光方位角の回転と同様の現象である。よっ
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て、我々の長期観測からはBL Lacジェット中の螺旋
磁場構造を支持するものと推測する。
次に短期の変動について、数十分スケールでの光

度変動が検出された。これはジェット中の小さな放射
源もしくは大きなドップラー因子を持つ領域を示唆
している。
また可視光と近赤外線の間で偏光ベクトルに差があ

ることがわかった。もし一様なエネルギー分布を持つ
放射領域を仮定した場合、2バンド間に偏光度の差は
生じないはずである。この結果を説明しうる理論とし
て、Marscher et al. 2014 で提唱された Turbulence

Extreme Multi Zone (TEMZ) モデルがある。この
モデルでは、螺旋磁場が standing shock(定在衝撃波)

で乱されて乱流磁場を生み、細かい放射領域 (cell)と
それぞれにランダムな磁場を持つというモデルであ
る。定常な磁場を考えた場合よりも、ランダムな磁
場で cell同士の偏光ベクトルが打ち消し合う分、偏
光度は小さくなる (螺旋+乱流磁場で、偏光度∼20%;

Marscher, A., et al. (2014))。cellはそれぞれに異な
る電子エネルギー分布があると考える。すなわち、可
視光放射が支配的な cellと近赤外線放射が支配的な
cellの数が異なることがあり得る。一般的には、可視
光放射が支配的な cellの方が数が少ないと期待され
る。なぜならば、大局的に見て電子のエネルギー分
布は低エネルギー側ほど多くなる (冪乗則)はずだか
らである。そのような場合には、偏光度は可視光の
方が高い傾向にあることが推測される (図 4)。
また観測された差分偏光方位角については、

放射位置の違いが関係していると推測する。
Angelakis, E., et al. (2016)では、衝撃波領域以降に
乱流磁場に加えて螺旋磁場が存在している場合を考
えている。その場合、衝撃波領域で加速された粒子
が磁場に沿って冷却されつつ、徐々に低エネルギー
放射を出すことを示している。この理論を本研究結
果に当てはめる。上記の cellとは別に、衝撃波領域
に近い場所で可視光を放射した電子が冷却され、異
なる場所で近赤外線を放射した場合、螺旋磁場は異
なる向きが考えられ、可視光–近赤外線で偏光ベク
トルに違いが生まれることが想定される。
以上のように、Marscher at al. 2014の TEMZモ

デルによる cellの数の違いと乱流磁場および、螺旋
磁場による放射領域の磁場の向きの違いから、可視

光と近赤外線の偏光ベクトルの差を説明することが
できると結論付ける。
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図 4: TEMZモデルによる、本研究結果の可視・近
赤外線偏光に関する理解。螺旋磁場成分 (左)と乱流
磁場成分 (右)の概念図。観測結果には、両成分が重
ね合わさっているものと考える。

5 Conclusion

本研究では、2020年 8月から 2021年 8月現在ま
でアウトバーストをしている BL Lacについて、か
なた望遠鏡を用いた連続偏光撮像観測を行った。そ
の結果、以下の結果が得られた。
・20分程度の短時間の光度変動が観測された。
・可視光と近赤外線の間に偏光ベクトルの差がある
ことがわかった。
これらの結果は、(Marscher et al., 2014) で理論予
測されている TEMZ モデルで説明できる可能性が
ある。
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GX 339− 4のX線と可視光光度曲線のタイムラグ解析
大間々 知輝 (宇宙科学研究所・総合研究大学院大学 物理科学研究科)

Abstract

ブラックホールX線連星がハード状態の時にX線と可視光の同時観測を行うと光度曲線には複数の順相関と
反相関の変動成分が含まれることが分かっている。ブラックホール X線連星である GX 339− 4では、光度
曲線の相互相関関数 (cross correlation fucntion; CCF)による解析から、0.15 sだけ可視光が遅れる順相関、
1 sだけ可視光が遅れる反相関、4 sだけ X線が遅れる反相関が見つかっている。このことは X線と可視光の
光度曲線に異なる遅れを伴った共通信号成分が含まれていることを示している。この研究では、GX339− 4

のデータからそれらの信号成分を抜き出し、再構成を行った。その結果、CCFで見つかっている 3つの相関
のうち、順相関と反相関で可視光が遅れる 2つの共通成分を検出した。これらの光度曲線を再構成したとこ
ろ、可視光が遅れる反相関成分は ∼ +1 sだけ X線が遅れる順相関と解釈できることが分かった。さらに、
この信号成分の CCFでは可視光が遅れる反相関だけでなく、X線が遅れる反相関も示しており、これは観
測データの 2つの反相関の位置と一致している。この結果は、本研究の結果は 2つの順相関成分 (0.15 sだ
け X線が先行する信号と、1 sだけ可視光が先行する信号)が、反相関信号なしに、観測された CCFを再現
することを示唆している。可視光先行信号は磁場優勢降着流からのシンクロトロンからの放射の可能性があ
るが、その詳細は今後の議論対象である。

1 Introduction

ブラックホールX線連星 (BHXRB)はブラックホー
ル (BH)と伴星との連星系である。BHXRBは伴星
からの質量供給を受け、降着円盤を形成していると
考えられている。X線スペクトルからソフトとハー
ドの二つの状態が存在する (Remillard & McClintoc

2006)。特にハード状態の X線スペクトルは硬 X線
側にピークがあり、非熱的放射が支配的である。こ
の時、円盤内側に移流優勢降着流 (ADAF)が挿入さ
れている描像が考えられているが、その詳細につい
ては議論が続いている (Narayan & Yi 1994)。
BHXRBの多波長観測によって、異なる波長間で

タイムラグを伴った様々な相関が見つかっている。
これを調べるのに多くの場合、相互相関関数 (cross-

correlation function ;CCF) が用いられる。例えば
X線と可視光の光度曲線に正の相関を持ち 0.1-1.0 s

オーダーで可視光が遅れる信号、負の相関を持ち数
秒オーダーで可視光または X線が遅れる信号などが
見つかっている Kanbach et al. (2001)。このような
相関の原因を探ることは BHXRBの降着流やジェッ
トを理解する上で非常に重要な手がかりとなる。

CCFを用いることで、タイムラグを伴って相関す
る信号が複数ある場合でも検出可能である。しかし、
CCFだけでは各ラグ成分におけるタイムスケールや
タイムラグ信号の活動性の時間変化など各信号の詳
細を調べることは難しい。CCFが順 (反)相関を示し
ているとき、各光度曲線には対応する共通した信号
成分が存在するはずである。それらの信号成分を抜
き出すことによって相関する変動源の詳しい情報が
取得可能である。本研究では、時間周波数解析を元
に、異なるタイムラグを持つ共通信号成分の光度曲
線を抜き出す手法を BHXRBに適用する。本手法は
フーリエ基底に疎性を仮定するスパースモデリング
を用いて共通信号成分に重要な成分を抜き出す。
この手法を適用するBHXRBはGX 339−4を選ん
だ。この天体の X線と可視光の光度曲線は、上述し
た典型的な BHXRBの CCFを示しており (Gandhi

et al. 2008, ; 以降 G08)、−10 s から +10 の間に、
+0.15 sのピーク、+1 sと−4 sの凹みを持っている
(図 3の (a))。ただし正のタイムラグは可視光のX線
変動に対する遅れを示している。この研究では提案
手法を G08の Night 1に適用した。
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2 Methods

共通成分解析 (common signal analysis; CS)はフー
リエ解析とスパースモデリングを組み合わせること
で、観測された 2つの光度曲線から共通成分信号の
抽出、タイムラグの推定、光度曲線の再構成が可能
な手法である。スパースモデリングを用いて、観測
された光度曲線を周波数領域に変換する際に、周波
数空間の係数に疎性を仮定することで目的の信号を
抽出している。光度曲線を時間空間から周波数空間
への変換式を導き、解の推定時に、通常の最小二乗
項に罰則項を加えることで疎な解を求める。つまり、
行列を用いた光度曲線のフーリエ変換を y = Axと
行列形式で表す時、その係数 xは次式で求めること
ができる。

x̂ = argmin
y

||y −Ax||22 + λ
∑
j

√
a2j + b2j , (1)

ここで λは解の疎性の度合いを決めている罰則項で
あり、k分割交差検証法を用いて選ぶ。この考えを 2

つの光度曲線の場合に拡張したのが次式である。
x̂xo = argmin

xxo

||yxo −Axoxxo||22

+ λ
∑
j

√
a2j + b2j + c2j + d2j , (2)

ここで yxo = (yT
x ,y

T
o )

T、xxo = (xT
x ,x

T
o )

T、

Axo =

(
Ax O

O Ao

)
. (3)

であり、下付き文字は xがX線、oが可視光を示す。
位相における時間の情報の差分を取ることでタイ

ムラグの推定を行う。位相 ϕx,j、ϕo,j は、X線デー
タには aj と bj、可視光データには cj と dj を用いて
求め、そこから位相の時間情報∆tx,j、∆to,j は次の
ように求める：

ϕx,j = 2πfj∆tx,j = arctan (bj/aj),

ϕo,j = 2πfj∆to,j = arctan (dj/cj).
(4)

この位相の時間成分から X線の変動に対する可視光
のタイムラグ τj は次のように求められる。

τj =

{
∆tx,j −∆to,j (−Tj/2 ≤ ∆tx,j −∆to,j < Tj/2),

Tj/2− (∆tx,j −∆to,j) (otherwise),

(5)

ここで Tj は j 番目のフーリエ係数の周期 Tj = 1/fj

である。反相関のタイムラグは τj から半周期ずらす
ことで求めることができる。
実際の解析では BHXRBのような非定常過程に適

用するために細かい期間に分け、その期間は定常と
妥協的に適用した短時間共通成分解析 (STCS)とそ
こから光度曲線を再構成する逆短時間共通成分を用
いて解析を行った。その詳細はOmama et al. (2021)

にある。

3 Results

図 1は STCSによって得られた一時的なタイムラ
グの変動をタイムラグマップで示している。横軸は
t、縦軸は τ と τanti である。色は各ビン内のフーリ
エ成分の振幅の和を示している。パネル (a)と (c)は
それぞれ、τ と τantiである。秒スケールのタイムラ
グを強調するために −0.8から 0.8 sのタイムラグは
隠している。パネル (c)では、マップ内に明らかな成
分のまとまりは見えないが、τanti ∼ 0.5から 2.5 sに
は散発的な集まりが確認できる。この範囲はG08で
報告されている +1秒だけ X線が先行する反相関と
一致している。G08で報告されている τanti ∼ −4 s

には成分が集中していないことを強調しておく。パ
ネル (b)と (d)はパネル (a)と (c)と同じであるが、
サブ秒のタイムラグを表示している。パネル (b)で
は、τ = 0.1 sから 0.3 sの間に、τ = −0.1から−0.3

sの間よりも多くの成分が集まっていることが確認で
きる。この非対称な形の分布はG08で報告されてい
る τ = 0.15 sのタイムラグと一致している。
二つの共通信号成分のフーリエ成分を抽出、光度

曲線の再構成を行った。τ = +0.1 s周辺のフーリエ
成分は有意度検定を用いて、τanti ∼ +1 sのフーリ
エ成分は τanti = +0.5から+2.5 sに含まれる全ての
成分を、それぞれ抽出し光度曲線を再構成した。光
度曲線の一部を、それぞれ図 2にオレンジ色と青色
の曲線で示している。オレンジ色で示した光度曲線
は、可視光の変動が ∼ +0.1 sだけ X線の変動に対
して遅れていることが確認できる。一方、青色で示
した光度曲線はもともと正の τantiで抽出したにも関
わらず、X線の変動が可視光に対して遅れて正に相
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図 1: STCSで得られたタイムラグマップ。縦軸は、パネル (a), (b)では τ、パネル (c)、(d)では τantiをそ
れぞれ示している。色は各ビン内の振幅の和を表している。長いタイムラグの構造を強調するために −0.8

から 0.8 sの間の領域は隠している。

関する信号、つまり τ ∼ −1 sを持つ変動を示してい
る。以降では、τ = +0.1 sの信号成分は X線の変動
が可視光の変動より先行することを意味しているの
で、XPS(X-ray preceding signal)。同様に、τ = −1

sの信号を OPS(optical preceding signal)と呼ぶ。
フィルター後の光度曲線の CCFを図 3のパネル

(a)に、XPSとOPSのCCFをパネル (b)に示す。タ
イムラグは X線の変動に対する可視光変動の遅れと
して定義している。XPSのCCFはラグが 0.1 sの位
置にピーク、OPSの CCFはラグが −1 sにピーク、
1 sに凹みを確認できる。これらの XPSと OPSに
おける CCFのパターンは図 2にある再構成した光
度曲線から予想されうるものである。さらに、OPS

の CCFはラグが−3 sの位置に小さな凹みがあるこ
とが確認でき、これはG08で報告されていた反相関
の位置と同じである。XPSの光度曲線を OPSの光
度曲線に加えることで、結合した X線と可視光の光

度曲線を作成した。結合した光度曲線の CCFを図 3

のパネル (c)に示す。+0.1 sのピークや+1 sの凹み
といったフィルター後の光度曲線の主な特徴、さら
に元の CCFは−2と 0 sの間に比較的高い相関係数
を持ち、それがOPSによって再現できていることが
パネル (c)より分かる。以上のことから、本研究で
は XPSと OPSといった 2つの順相関信号が反相関
のパターンを含めた元の CCFを作ると結論づける。

4 Discussion

ここでは物理描像を考えていく。まず初めに、ハー
ド状態の典型的な状況、つまり可視光放射が標準円
盤からの熱的放射であり、X線放射がADAFからの
放射である状況を考察する。この場合 5 sのタイム
スケールが標準円盤の力学的タイムスケールに対応
するならば、可視光源と M = 6M⊙ を持つ中心の
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図 2: 再構成された光度曲線。オレンジ、青、グレー
の曲線はそれぞれ、τ = +0.1 s、τanti = +1 s、フィ
ルター後の光度曲線を示している。同じ期間におけ
る上下のパネルはそれぞれ、可視光と X線の光度曲
線を示している。

BHとの距離は r ∼ 103Rs (シュワルツシルト半径は
Rs = GM/c2)に対応する。この距離は ADAFの上
限を与えることになる。この場合、1 sのタイムラグ
はADAFの可視光源の自由落下時間で説明できそう
である。しかし、可視光領域では円盤外側 (∼ 105Rs)

の熱的放射が支配的なので、このような内側で小さ
な放射源を観測することは難しいことが予想される。
次に、可視光が内側へ向かう降着流からのシンク

ロトロン放射である状況を考えていく。強いシンク
ロトロン放射は磁場優勢降着流 (MDAF)からの放射
であることが予想され、磁気リコネクションによっ
て電子が加速されうる。(Dal pino et al. 2010)。しか
しこのシナリオではX線タイムラグの説明は難しい。
X線放射は、可視光源から遠くに位置するコロナで、
シンクロトロン放射の逆コンプトンによって放射さ
れるかもしれない。力学的タイムスケールから可視
光源の位置は∼ 103Rsであり、1 sのタイムラグは、
光子の移動時間で∼ 104Rsに対応する。しかし、そ
れらは予想されるMDAFと高温コロナのサイズより
もかなり大きいものになってしまう (≲ 10Rs)。

図 3: (a) フィルター後の光度曲線の CCF。(b)

XPS(橙)とOPS(青)の再構成した光度曲線のCCF。
(c) XPSと OPSを結合した光度曲線の CCF
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MAXIとNICERによるSwift J1858.6-0814のスペクトル
坂井 謙斗 (芝浦工業大学大学院 理工学研究科)

Abstract

Swift J1858.6-0814は、2018年 10月 25日に発見された X線連星である (H. A. Krimm et al. 2020)。ア
ウトバーストは長く続き、明るくなった 2020年 3月に NuSTARと NICERにより I型 X線バーストが検
出され、中性子星であると判明した (Buisson et al 2020)。同時に距離は 12.8 (9-18) kpcとされた。本研究
では、MAXIのライトカーブで明るくなっていた、58880MJDから 58930MJDの期間の NICERのスペク
トルを解析した。NICERのデータは 58913MJDから 7日間のデータ (exposure time : 4333 s)を統計誤差
を減らすために足し合わせて使用した。この期間の中では大きな変動は見られなかった。0.6-10 keVの flux

は 9.9×10−10 erg/s/cm2 で光度は 1.8×1037 erg/sであった。1.4M⊙ の中性子星のエディントン限界の 9%

である。スペクトルの概略は、powerlaw(Γ ∼ 1.5) で、LMXB のハード状態と考えられる。まず、中性子
星表面を覆う、高温コロナによる逆コンプトン散乱と考え nthcomp モデル (Zdziarski et al. 1996) を適用
したが、それだけでは χ2

ν(dof)=1.60(441)とデータを再現しなかった。そこで、光学的に厚い降着円盤を加
えた phabs*(nthcomp+diskbb)でフィットしたところ、χ2

ν(dof)=1.15(439)とデータを再現した。nthcomp

のベストフィット値は種光子の黒体温度 kTbb = 0.44±0.031
0.030 keV、コロナの電子温度 kTe = 3.26±0.27

0.27 keV、
Γ = 1.72± 0.01であり、光学的厚み τ と yパラメータは τ = 6.3, y = 1.0と算出できる。また、逆コンプト
ン散乱では光子数が変化しないことを考慮すると、種となる黒体放射の半径は 8+3

−2kmと計算でき、距離の不
定性を考慮すると中性子星全体をコロナが覆っていると考えて矛盾ない。また、diskbbは kTin = 0.27±0.02

keVであり、境界条件補正 (ξ = 0.41; Kubota + 1998)と色温度補正 κ = 1.7 (Shimura et al 1995)を考
慮すると、Rin

√
cos i = 107+44

−32 kmとなり、降着円盤は中性子星の半径の 10倍程度の位置に後退している
と考えられる。この描像は中性子星 LMXBのソフト状態に近いハード状態と考えて矛盾ない。

1 Introduction

Swift J1858.6-0814は、2018年 10月 25日に Swift

衛星によって発見されたばかりのX線連星である (H.

A. Krimm et al. 2020)。地球からの距離は 6.5万光
年である。以降アウトバーストが長く続き、NICER

や NuSTARでの観測がされている。2020年に入っ
てから I型X線バーストが検出されたことで、Swift

J1858.6-0814のコンパクト天体は中性子星であると
されている (Buisson et al 2020)。
本研究では、NICERの観測データを用いてスペク

トル解析を行った。

2 MAXIによる解析
NICERで解析する期間を決定するために、MAXI

GSC のデータよりライトカーブを作成した。以
下の図は 58800MJD(2019 年 11 月 13 日) から
59000MJD(2020年 5月 31日)のライトカーブであ
る。上から順に、全帯域 (2-20keV)、低帯域 (2-4keV)、
中帯域 (4-10keV)、高帯域 (10-20keV)である。
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この期間において、58885MJDから 58945MJDに
おいて低帯域、中帯域が明るくなっていることがわ
かる。これは (Buisson et al 2020)で解析に用いら
れた期間と一致する。
この明るくなっている期間について、NICERのス

ペクトル解析を行った。

3 NICERによる解析
今回の解析では、生データを姿勢の揺らぎ等を適

切でないデータを削除し、かつ最新の較正情報に基
づいて較正し、スペクトルとライトカーブを作成し
た。
まず、先のMAXIで明るくなっていると確認した期
間において、NICERの観測データの中から正常なも
のを確認したところ、6回の観測データが有効であっ
た。このため、今回はこれを足し合わせて統計誤差
を少なくしたものを使用する。この exposure time

の合計は 4333 秒である。また、エネルギー帯域は
0.6-10.0keVを使用した。
obsid 3200400104 3200400105 3200400106 3200400107 3200400108 3200400110

date 2020-03-04 2020-03-05 2020-03-06 2020-03-07 2020-03-08 2020-03-10

exposure(sec) 297 1161 1920 701 5 555

表 1: NICER観測データ

この 6回のライトカーブを足し合わせたものは以
下のようになる。
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図 2: ライトカーブ

4 スペクトル解析
まず、powerlawモデルでフィットした。この結果

より、0.6-10 keVの fluxは 9.9×10−10 erg/s/cm2で

光度は 1.8×1037 erg/sであった。これは 1.4M⊙の中
性子星のエディントン限界の 9%である。スペクトル
の概略は、powerlaw(Γ ∼ 1.5)で、LMXBのハード
状態と考えられる。
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図 3: powerlawモデル

phabs nH 10ˆ22 0.28± 1.3× 10−3

powerlaw PhoIndex 1.50± 3.4× 10−3

norm 3.10± 5.1× 10−4

chi 2.75(443)

flux ergs/cm2/s 9.92× 10−10

luminosity erg/s 1.84× 1037

表 2: powerlawモデル

次に、中性子星表面を覆う、高温コロナによる逆
コンプトン散乱と考え nthcomp モデル (Zdziarski +

1996) を適用した。この結果は以下の通りである。
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図 4: nthcompモデル

phabs nH 10ˆ22 0.28± 1.4× 10−3

nthComp Gamma 1.60± 2.3× 10−3

kT e keV 2.27± 2.7× 10−2

kT bb keV 2.35× 10−2 ± 2.2× 10−2

norm 0.15± 5.8× 10−4

χ2
ν(dof) 1.60(441)

flux ergs/cm2/s 9.42× 10−10

luminosity erg/s 1.75× 1037

Rbb km 1.74 (1.22-2.44)

tau 6.16

y-parameter 0.675

表 3: nthcompモデル
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この結果より、nthcomp モデルだけでは
χ2
ν(dof)=1.60(441)とデータを再現しなかった。
そこで、光学的に厚い降着円盤を加えた

phabs*(nthcomp+diskbb) で フィット し た 。そ
の結果は以下の通りである。
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図 5: nthcomp+diskbbモデル

phabs nH 10ˆ22 0.277± 1.1× 10−2

nthComp Gamma 1.72± 1.6× 10−2

kT e keV 3.26

kT bb keV 0.44

norm 8.06× 10−2

diskbb Tin keV 0.27

norm 2478

χ2
ν(dof) 1.15(439)

flux ergs/cm2/s 9.52× 10−10

luminosity erg/s 1.76× 1037

Rin km 90.3 (63.5-127)

Rbb km 7.55 (5.31-10.6)

tau 6.26

y-parameter 0.99

表 4: nthcomp+diskbbモデル

この結果より、nthcomp+diskbbモデルにおいて、
χ2
ν(dof)=1.15(439)とデータを再現した。
nthcompのベストフィット値は種光子の黒体温度

kTbb = 0.44±0.031
0.030 keV、コロナの電子温度 kTe =

3.26±0.27
0.27 keV、Γ = 1.72± 0.01であり、光学的厚み

τ と yパラメータは τ = 6.3, y = 1.0と算出できる。
また、種光子の黒体放射の半径は 8+3

−2km と計算で
き、距離の不定性を考慮すると中性子星全体をコロ
ナが覆っていると考えて矛盾ない。

4.1 足し合わせたデータの検証
今回の観測データは 7日間のデータを足し合わせ

たものとなる。そこで、前半と後半に分けてスペク
トル解析を行い、大きな変化がないか検証した。そ
の結果、大きな変化は無いことがわかった。

0.1

1

10

100

n
o

rm
a

liz
e

d
 c

o
u

n
ts

 s
−

1
 k

e
V

−
1

data and folded model

1 2 5

−2

0

2

(d
a

ta
−

m
o

d
e

l)
/e

rr
o

r

Energy (keV)

ken 14−Jun−2021 01:07

図 6: 前半 (nthcomp+diskbbモデル)
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図 7: 後半 (nthcomp+diskbbモデル)

前半 後半
phabs nH 10ˆ22 0.285 0.270

nthComp Gamma 1.72 1.72

kT e keV 3.01 3.39

kT bb keV 0.431 0.446

norm 8.46E-02 7.53E-02

diskbb Tin keV 0.257 0.284

norm 3083 1713

χ2 1.10 0.96

表 5: 前半と後半

5 吸収線
今回の足し合わせたデータでは、6.95keVに吸収線

の存在が示唆された。そこで、この前後 (5.0-9.0keV)

について powerlawで fitした。
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図 8: 5-9keV powerlawモデル
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powerlaw PhoIndex 1.80± 0.06

norm 0.26± 0.03

χ2 1.10

表 6: 5-9keV powerlawモデル

この結果より、6.95keVに吸収線の存在が確認で
きる。そこで、この期間において gabsパラメータの
検討を行った。その結果、gabs Strength=5E-02の
結果が最良であった。

Err 90% Err 90%

gabs LineE 6.95 fix -0.04 +0.03

gabs sigma 0.05 fix

gabs strength 0.005 0.22 -0.2 +2

0.01 0.044 -0.02 +0.04

0.05 0.032 -0.01 +0.01

0.1 0.035 -0.01 +0.01

bbody kT 2.14 -0.07 +0.08

bbody orm 0.0089 -0.0002 +0.0002

表 7: gabsパラメータの検討

6 結果と考察
本研究では、発見されたばかりの天体である Swift

J1858.6-0814をMAXIとNICERのデータを用いて
解析をすることで、この天体の正体に迫った。黒体
放射で半径が 8km程度で、中性子星全体を覆ってい
ると考えて矛盾ない。スペクトルから中性子星のソ
フト状態であるとわかる。また、6.95keVに吸収線
の存在が示唆された。吸収線が見られる中性子星は、
まだ数えるほどしか確認されていない (Ueda et al.

2001)。

Reference
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矮小銀河 IZw18に存在する超高光度X線源の長期的光度変動

善本 真梨那 (大阪大学大学院 理学研究科)

Abstract

青色コンパクト矮小銀河 (Blue Compact Dwarf Galaxy;BCD)は、星形成が活発で重元素量が 1/50−1/10Z⊙

程度の小規模な銀河であり、比較的若い進化段階にあることから銀河の形成・進化を理解する上で重要な天

体である。BCDにおける超高光度 X線源 (Ultra-Luminous X-ray source;ULX) の出現頻度は星形成率で

規格化した場合、スターバースト銀河M82の 20-100倍と異様に高い。一方で、BCDのような重元素量の

低い環境下では、恒星質量ブラックホール (BH) の質量上限値が上昇するという理論的予測があり、BCDに

おける ULXの起源を議論する上で重要な結果といえる。

本研究では、近傍の代表的な BCDである IZw18に着目し、ROSAT衛星, Chandra衛星, XMM-Newton

衛星, Suzaku衛星によって得られた 1992年から 2014年までの計 6回に及ぶ X線観測データについて、そ

の X線源スペクトルと長期変動を調査した。その結果、IZw18には常に 1039erg/sを超える ULXが存在し、

X線スペクトルを既知の系内連星系 BHのスペクトル遷移と比較すると、BH周囲のコロナによる逆コンプ

トンモデルや降着円盤による黒体放射モデルで説明できることがわかった。本講演では、IZw18に存在する

ULXの起源を連星系 BHと仮定した上で、その状態遷移について詳しく報告する。

1 Introduction

重元素量の低い環境下にある初期宇宙を理解する

上で重要なのは、星形成によって生成される天体から

のフィードバックが周囲に与える影響とその重元素量

依存性である。近年の観測的研究により、普遍的な低

重元素銀河では星形成率に対して X線で明るい大質

量X線連星系 (High Mass X-Ray Binaries; HMXB)

の数に増加傾向がみられ (Mapelli et al. 2010)、低重

元素量環境下における X線放射の増光が理論的にも

示唆されている (e.g. Dray 2006)。さらに重元素量

の極端に低い場合には恒星質量ブラックホール (BH)

の質量上限値が上昇するという理論的予測 (Belczyn-

ski et al. 2010)も指摘され、これは超高光度 X線源

(Ultra-Luminous X-ray source; ULX) が重元素量の

低い環境下において出現しやすいという可能性を補

強する (e.g. Pakull & Mirioni 2003)。

青色コンパクト矮小銀河 (Blue Compact Dwarf

Galaxy; BCD) は、星形成が活発で重元素量が極端

に低い (1/50−1/10Z⊙程度の)小規模な銀河であり、

比較的若い進化段階にあるとされる。BCDにおける

星形成率で規格化したULXの出現頻度はスターバー

スト銀河M82の 20-100倍と異様に大きく、BCDの

持つ特異な環境は銀河の形成・進化を理解する上で

重要な役割を持つといえる。

2 Observations and Analysis

本研究では既知のBCDにおいて最も金属量が低い

上にX線放射が顕著な IZw18(Z = 0.019Z⊙; (Izotov

& Thuan 1999))内の ULXに着目し、研究を進め

た。この ULXは先行研究によって HII領域に存在

することが確かめられている。今回は ROSAT衛星,

Chandra衛星, XMM-Newton衛星, Suzaku衛星に

よって得られた 1992年から 2014年までの計 6回に

及ぶ ULXの X線観測データについて、各々スペク

トルにモデルフィッティングを施し長期変動の調査を

実施した。観測諸元を表 1に示す。

計 6回全ての観測において、ソース領域は観測機

器の Half Power Diameter; HPDよりも十分に広い

円領域となるよう指定した。一方で、それを取り囲

むような円 (環)でバックグラウンド領域を差し引い

ている。観測 Exposureは 2002年の XMM-Newton

衛星の PNによる観測が 16.2ksと最も短く、2014年

の Suzaku2回目の XISによる観測で 82.1ksと最も
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表 1: 観測諸元
観測機器 観測日時 Exposure [ks]

(Instruments)

ROSAT 1992/05/11 16.2
(PSPCB)

Chandra 2000/02/08-09 40.8
(ACIS)

XMM-Newton 2002/04/10-11 21.7, 19.7
(MOS1,2), (PN)

XMM-Newton 2002/04/16-17 7.92, 3.00
(MOS1,2), (PN)

Suzaku 2014/05/15 17.3
(XIS0,3)

Suzaku 2014/10/04-05 82.1
(XIS0,3)

長かった。ROSAT, Suzaku の観測スペクトルは少

なくとも 10count/binで、Chandta, XMM-Newton

は少なくとも 20count/binになるようグループ化し、

xspecを用いてそれぞれ数 100MeV-数 keVのエネル

ギー範囲でモデルフィッティングをおこなった。

ここで 2002年のXMM-Newtonの 2観測は間の期

間が 1週間と短くモデルフィッティングのパラメータ

も誤差の範囲内で一致したことから、バックグラウン

ドフレアの影響を差し引いた上で 2回の観測データを

足し合わせている。また統計量を上げるためにMOS1

とMOS2のスペクトルは合算し、PNのスペクトル

と同時フィッティングを実施した。一方で、Suzaku

は衛星姿勢精度と分解能が他衛星と比較して低いこ

とから、2014年の 2観測について天球面上で近傍に

見えるAGNを基準として天体位置を補正し、さらに

近傍にあるQSOとの漏れ込みを考慮した同時フィッ

ティングをおこなった。

今回のモデルフィッティングでは ULX の起源を

HMXBの中でも「連星系 BH」と仮定をした上で、

高温電子雲 (コロナ) による逆コンプトン散乱の卓

越した状態を想定する現象論的な冪乗即 (powerlaw)

モデルと降着円盤からの黒体放射 (diskbb)モデルで

フィッティングをおこない、χ2検定でモデルの妥当性

について検討した。各々のモデルには銀河系内におけ

るHI の柱密度 (NH = 0.025×1022)と同密度の吸収

成分 (TBabs)と、IZw18内における可変密度の吸収

成分 (TBvarabs)の計 2つの吸収モデルを考慮してい

る。ここで IZw18の重元素量はHII領域の観測によっ

て得られた Z = 0.019Z⊙(Izotov & Thuan 1999)を

使用し、赤方偏移は 0.00425で固定している。power-

law/diskbbモデルのフィッティング結果をそれぞれ

表 2,3に示し、得られたモデルスペクトルを図 1に示

す。モデルスペクトルの横軸は 0.2-10keVのエネル

ギー範囲, 縦軸は ELE[Photonscm
−2s−1keV−1]で、

実線は powerlawモデル, 点線は diskbbモデルを表

す。(赤: ROSAT, 橙: Chandra, 緑: XMM-Newton,

桃: Suzaku1回目, 青: Suzaku2回目)

表 2: powerlawモデルの結果
観測機器 NH [cm−2] Γ Lx [×1039erg/s]

ROSAT 1.4+2.2
−0.6 1.4+2.2

−0.6 4.5+1.2
−1.0

Chandra 2.0+0.2
−0.2 2.0+0.2

−0.2 3.1+0.4
−0.4

XMM-Newton 1.9+0.1
−0.1 1.9+0.1

−0.1 14.3+0.5
−0.5

Suzaku 2.9+0.7
−0.5 2.9+0.7

−0.5 14.2+11.4
−4.6

Suzaku 2.7+0.4
−0.3 2.7+0.4

−0.3 5.9+0.9
−1.4

表 3: diskbbモデルの結果
観測機器 NH [cm−2] Tin Lx [×1039erg/s]

ROSAT 8.1× 10−8+0.9
0.66+0.84

−0.30 3.7+1.3
−0.9

Chandra 2.1× 10−8+0.1
0.89+0.14

−0.12 7.1+2.0
−1.6

XMM-Newton 0.27+0.10
−0.09 1.1+0.1

−0.1 10.6+0.5
−0.4

Suzaku 0.05+3.9 0.87+0.2
−0.2 6.6+2.6

−1.2

Suzaku 0.0+0.5 0.65+0.1
−0.1 3.7+0.4

−0.4

図 1: powerlaw/diskbbモデルスペクトル

ULX の X 線スペクトルは全ての観測期間で

1039ergs−1 を超過し、powerlawモデルと diskbbモ
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デルによってほぼ再現できることが確かめられた。

ROSAT, Suzakuのスペクトルは powerlawモデルと

diskbbモデルを統計的に区別することができなかっ

た一方で、Chandraのスペクトルでは有意水準 5%で

diskbbモデルが棄却された。また XMM-Newtonの

スペクトルは diskbbモデルを有意水準 5%では棄却

しないものの、有意水準 10%では棄却できるという

結果となった。

powerlaw のモデルパラメータについて、いずれ

の観測時期においても吸収成分と Γは同程度であっ

たが、diakbb モデルと比較すると吸収成分が多い

という傾向が見られた。さらに Chandra と XMM-

Newton の観測間に光度のギャップが見られ、2000

年から 2002 年にかけて増光していることがわかっ

た。一方で、diskbbのモデルパラメータでは吸収成

分と光度が powerlawモデルに比べて低い傾向にあ

り、内縁温度に時間変化は殆ど見られなかった。統

計量が少ないために全体的にパラメータ誤差が大き

いが、powerlawモデルと同様に光度の時間変化が見

られた。

3 Discussion

2000 年の Chandra 観測から 2002 年の XMM-

Newton 観測にかけて起こった X 線光度の増光に

ついて議論する。Chandraのスペクトルは有意水準

5%で diskbbモデルを棄却し、powerlawで再現され

た。よって、ULX の正体を連星系 BH と仮定する

とChandra観測時は hard stateと推測される。一方

で、XMM-Newtonのスペクトルはdiskbbモデルを有

意水準 5%では棄却できず、10%で棄却した。XMM-

Newton のスペクトルは Chandra に比べて power-

law/diskbbを統計的に区別するのは難しい。そこで

Chandraのスペクトルをpowerlawと仮定し、XMM-

Newtonを powerlaw/diskbbそれぞれだった場合に

ついて考える。

仮説検定の観点からすれば有意水準 10 ％では

XMM-Newtonスペクトルは diskbbを棄却し、pow-

erlawの可能性を支持する。よってChandraとXMM-

Newtonのスペクトルが共に powerlawすなわち hard

state だった場合、この 2 年間に光度は 3.1+0.4
−0.4 ×

1039erg/sから 14.3+0.5
−0.5 × 1039erg/sと約 4倍増光し

たことになる。これはまず一つに何かしらのトリガー

が BH周辺に働いたことで、降着円盤から放射され

た可視光/紫外線が BH 周囲の高温電子雲 (コロナ)

による逆コンプトン散乱で X線まで叩き上げられる

過程が顕著になったといえる。しかし、この間に可

視光/紫外線が増光したというような報告はこれまで

されていない。

次に Chandra スペクトルが powerlaw で XMM-

Newtonスペクトルが diskbbだった場合、すなわち

hard state から thermal state にスペクトル遷移し

た場合について考える。この間に光度は 3.1+0.4
−0.4 ×

1039erg/sから 10.6+0.5
−0.4 × 1039erg/sと約 3倍増光し

たことになる。スペクトルを既知の系内BH連星系の

スペクトル遷移 (Kaaret et al. 2017)と比較し、BH質

量と光度が単純に線形関係であるとすれば 1Zw18に

存在するULXのBH質量は 3.8×102−1.7×103M⊙

と概算された。一方で、diskbbモデルの内縁半径か

ら推定される BH 質量は inclination が 45 °の場合

にシュバルツシルト BHで 15− 55M⊙、カー BHで

81−333M⊙であった (90%信頼区間)。しかし、これ

は inclinationに大きく依存するためにあくまで参考

とする。
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RXTE衛星によるブラックホール候補天体XTE J1550− 564の準周期
振動の解析

鶴見 一輝 (芝浦工業大学大学院 システム理工学専攻)

Abstract

　連星系ブラックホールは伴星からの質量降着により降着円盤を形成し、X線などの電磁波を放射しているこ
とが知られている。降着円盤は降着率の変化ごとに観測されるスペクトルの様子が異なり、硬 X線を多く含
み強度の低い Low/Hard State(LHS)と軟 X線を多く含み強度の高い High/Soft State(HSS)と、その中間
状態である Intermediate State(IMS)、IMSの中でも Hardな成分の強い Hard Intermediate State(HIMS)

と Softな成分が強い Soft Intermediate State(SIMS)という状態に分類される。
　高温コロナが発達していると考えられている LHS、HIMS、SIMSの観測データから得られるパワースペ
クトルには、幅のあるピークが現れることがある。これは準周期振動 (Quasi-Periodic Oscillation:QPO)と
呼ばれ、その名の通り準周期的な X線強度の時間変動である。QPOの原因は解明されていないが、レンズ
ティーリング歳差運動などが関係していると考えられている (Stella & Vietr 1998)。QPOを解析すること
で X線星の降着円盤の状態の解明につながることが期待できる。ブラックホール候補天体 XTE J1550− 564

で発見された 0.1～10Hz の QPO(Low Frequency QPO:LFQPO) が存在するデータに対して時間変動解析
を行った結果、観測全体と、数データほどで行った 100s程度の時間スケールでの解析で、QPOのピーク周波
数 [Hz]と Countrate [counts/s]との相関が確認できた。今回は他のデータにおける 100s程度の時間スケー
ルと、10s程度の時間スケールでの解析においても同様の相関が存在するかの調査を行い結果を報告する。

1 Introduction

本研究で解析する XTE J1550－ 564は RXTE衛
星により発見された質量 9.10 ± 0.61 M⊙、軌道周期
1.55日、距離D = 14.29+1.89

−1.34kc、軌道傾斜角 i = 74◦.7

± 3◦.8 の低質量 X線連星 (Steiner, James F et al.

2011)。宇宙ジェットや準周期振動 (Quasi-Periodic

Oscillation;QPO) が観測されている天体で、(Heil,

L. M et al. 2010) によると、Type C QPOの中心周
波数とエネルギースペクトルパラメータの間に、長時
間のスケールで強い相関があることがわかっている。
本研究ではこの天体のライトカーブを解析し、QPO

の発生メカニズムと降着円盤の状態の関係を明らか
にすることを目指す。また、降着円盤の状態とスペ
クトルの間には図 3のような関係がある事が知られ
ている。このような関係をパワースペクトルの観点
から確認することを目標とする。
低周波QPOはQ値 (QPOの中心周波数/FWHM)

によって３つのタイプ (A,B,C)に分類される事が知

られており (Casella et al. 2005)、B・C-Type QPO

(Q 6)ではサブピークが観測される事があるため、サ
ブピークについても同様に時間変動を追った。

図 1: 左図は連星系ブラックホールで考えられてい
る 4つの円盤の形状 (Esin et al. 1997)。中心の黒い
点がブラックホールを表し、左右に水平に伸びてい
るのが標準円盤。小さな点の集合は高温コロナであ
る。
右図はGRO J1655 ‒ 40のそれぞれの状態毎のスペ
クトル (Done & Gierliński & Kubota 2007)。

35



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

0.1 1 10 100
10−8

10−7

10−6

10−5

10−4

10−3

0.01

0.1

1

P
ow

er

Frequency (Hz)

XTE_J1550−564

Start Time 11098  6:32:42:292    Stop Time 11098  7:00:00:691

Bin time:   0.5000E−02 s

図 2: XTE J1550−564のQPOが確認できたパワー
スペクトルの 1例。

2 Methods

まず RXTE衛星による全観測データ毎に対して、
NASAの ftoolsの POWSPEC 1 を使用し FFTによ
りパワースペクトルを作成した。QPOの確認できた
観測データに対し Pythonプログラムによる FFTを
用いて 20s毎の FFT100s程度の時間スケール、R言
語による LASSO法を用いて 10s程度の時間スケー
ルでそれぞれ再度解析を行った。FFTのプログラム
は立教大学の山田真哉氏の作成したもの2を、LASSO
法のプログラムは京都大学の木邑氏と加藤氏からい
ただいたもの (Kato Taichi & Uemura Makoto 2012)

を参考にし、それぞれ変更を加えて用いた。
各QPOの見られた PSDからピーク周波数などのパ
ラメータを得るには、コーシー分布で知られるロー
レンツ関数 式 (1)を PSDにフィットさせることで
得た。

f(ν) =
a

π

γ

(ν − νc)2 + γ2
(1)

3 Results

観測データ毎の FFTを用いてQPOを確認し、フ
ィッティングの結果得られたパラメータの時間変化
を図 2に示す。ここで、ピークの積分値を示す norm

1https://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/ftools/fhelp/powspec.txt
2https://qiita.com/yamadasuzaku/items/0f25166ddda15d8067a3

は norm = πaγ で計算した。
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ク (青)のパラメータの時間変化。上から順にピーク
周波数、FWHM、Q値、関数の積分値 (norm)を
示す。

短時間間隔での解析は QPOが確認できたデータ
のうちの数データに対して行った。それぞれの 1例
を以下の図 3、4 に示す。また、複数データに対し
て同様の FFTを行い、QPOのピーク周波数 [Hz]と
Countrate [counts/s]との相関をまとめた。結果を図
5にまとめる。

4 Discussion

観測毎のフーリエ解析を行ったことで、QPOの中
心周波数は FWHMや normと強い相関関係がある

Po
we
r

peak [Hz]

図 4: XTE J1550-564のMJD 51081における 100s

毎のパワースペクトル。10sごとの結果を 10回加算
平均した。
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図 5: XTE J1550-564のMJD 51108における 10sの
時間スケールで行った LASSOの結果。

図 6: XTE J1550-564の QPOが確認できた 8デー
タに対して行った 100s毎の時間スケールの FFTの
結果のまとめ。

ことが判明した。また、Countrateと中心周波数の
間に正の相関がある事実は、光度が高くなるにつれ
て光学的に厚い降着円盤がブラックホール近傍まで
成長し、それに伴って高温プラズマのサイズが縮小
することと矛盾しない。変動を 100sごとに解析した
結果、1回の観測中も peak-to-peakで 0.2Hz程度の
中心周波数の変化が見られた。これは QPO自体の
幅に近いことから、QPOの幅がより短時間の変動に
起因している可能性は高い。しかし、図に見るよう
に 100sでの PSDについても鋭いピークではなく広
がりが見られており、QPOの周期の広がりを時間変
動由来と断言はできない。今後さらに短時間の周期
解析をする必要がある。データによっては 100s毎の

FFTの結果においてCountrateと中心周波数の間に
正の相関が見られないものも存在し、BHの時間発展
によるものであると考えられるが定かではないため
今後さらに研究を進めていきたい。

5 Conclusion

今回紹介した LASSOによる 10sの時間スケール
での時間変動解析は、まだ多くのデータに対して行
う事ができていないため、今後はより多くのデータ
に対して同様の解析を行っていきたい。また、100s

の時間スケールで行う FFTに関しても、全てのデー
タに対しては実行できていないため、LASSOによる
解析も同様に最終的には全データに対して解析し短
時間での変動の原因とその時の円盤の状態を探るこ
とを続けていきたい。
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MAXI/GSC, Swift/BATを用いたブラックホールX線連星
アウトバースト光度変動の相似性解析

栗原 明稀 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

　銀河系内のブラックホール（BH）連星系は、恒星質量 BH と通常の恒星 (伴星)から成り、伴星から BH

へ質量が降着する際に重力エネルギーが解放されて X線が放出される。BH連星系の多くは、質量降着率が
急激に増加することで突発的な X線増光（アウトバースト）を示す。数十日から数百日の増光期間中に異な
るスペクトル状態間を遷移し、それによって、異なるエネルギーバンド間の強度比は大きく変化する。2004

年からガンマ線バースト衛星 Swift/BAT によって、加えて 2009 年から全天 X 線観測装置 MAXI/GSC

によって、それぞれ 15-150 keV、2-30 keV のエネルギー範囲で BH 連星系の X線時間変動がモニターさ
れており、多くのアウトバーストデータが蓄積されている。それらの時間変動・スペクトル変動のシステマ
ティックな解析から、BH への降着現象の包括的な理解が得られることが期待される。
　本研究では、様々なアウトバースト光度曲線の形状に着目し、データサイエンスの手法を用いてその類似
度を評価した。まず 20天体についてMAXIと Swiftの光度曲線データを取得し、長期変動のパターンを調
べるのに適したアウトバーストをMAXIで 28 個、Swiftで 28 個選定した。それらについて、アウトバー
スト光度曲線間の相似性を定量的に調べるために、「ダイナミックタイムワーピング法」を適用し、データ間
距離を指標とした階層クラスタリングを行った。分類の結果、同じ天体のアウトバーストには明らかな再現
性があることがわかった。加えて、異なる天体間のアウトバーストでも顕著な類似性を持つものが複数存在
することが確認できた。

1 Introduction

恒星質量ブラックホール (BH)と通常の恒星からな
るBH連星系は、伴星からの質量降着により、X線で
明るく輝く。BHの周りには降着円盤が形成されてお
り、質量降着率が急激に増加することで、突発的な増
光（アウトバースト）を示すことが知られている。お
よそ数十日から数百日の時間スケールで、Low/Hard

状態とHigh/Soft状態という、二つの異なるスペクト
ル状態を遷移する (Remillard & McClintock 2006)。
質量降着率の低い Low/Hard状態では幾何学的に厚
く光学的に薄い円盤から、円盤中の電子による熱的コ
ンプトン散乱を受けた硬X線が観測される (Sunyaev

& Titarchuk 1980; Titarchuk 1994)。一方、質量降
着率が増えていくと High/Soft状態へと遷移し、幾
何学的に薄く光学的に厚い標準降着円盤からの黒体
放射が観測される (Shakura & Sunyaev 1973)。
このような 2 つの状態を遷移する描像は BH 連

星で普遍的であるが、遷移過程の詳細に注目したと
きにはアウトバーストごとに差異が見られる。例え
ば、Low/Hard 状態から状態遷移の兆候を示すが、
High/Soft状態に達することなくアウトバーストを
終える “Failed Transition” アウトバーストなどがあ
る（e.g., Capitanio et al. 2009）。アウトバーストに
伴う状態遷移の多様性を調べることは、降着現象の
理解を深めるうえで重要な知見をもたらす。
今日、全天をそれぞれ軟X線 (2–30 keV)、硬X線

(15–150 keV) 領域でモニターしているMAXI/GSC

と Swift/BAT（以下、単にMAXI、Swift）の活躍に
より、新天体の発見、およびアウトバーストの定常観
測が可能になっている。本研究では、これらの装置
によって公開されている BH天体の長期 X線光度曲
線データを用いて、その形状に着目したアウトバー
ストの分類を目指した。光度曲線の形状の類似度を
数値化し、階層クラスタリングによるグループ化を
行った。
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2 Methods

2.1 Light Curve Extraction

光度曲線の作成には、MAXIと Swiftのアーカイ
ブデータを利用した1。それぞれの機器における観測
エネルギー帯、データ抽出期間は表 1のとおりであ
る。MAXIでは ondemandとしてwebから公開して
いる解析パイプラインから作成し、ビンサイズを一
日にそろえた。解析対象はMAXIの観測開始以降に
アウトバーストが検出され、非定常的な光度変動を
示す 21の天体を選んだ (表 2)。

表 1: 使用した観測データ
MAXI/GSC Swift/BAT

エネルギー帯 Soft: 2-6 keV

Hard: 6-20 keV
15-50 keV

データ抽出期間 2009/08/15

- 2021/03/31

2005/02/14

- 2021/04/20

上記の期間の観測データから、アウトバーストの
期間を次のようにして定めた：

1. 対象天体の、全観測期間における光度曲線の平
均 µ0 と標準偏差 σ0 を算出する。

2. 任意の日付 iを始点に 10日間の平均値 µ(i)を計
算し、µ(i) > µ0+3σ0を満たしたとき、t = i−50

をアウトバーストの開始日とする。
これを満たさない場合、始点を i+1として繰り
返す。

3. アウトバースト開始後、µ(j) < µ0 + σ0 となっ
たとき、t = j + 50をアウトバーストの終了日
とする。

上記のクライテリアでMAXIの soft bandと Swift

からアウトバーストを抽出した (表 2)。MAXI の
hard bandについては soft bandと同じ期間を抽出
した。MAXIで抽出したアウトバーストの数は 28、
Swiftから 28であった (両者の数の一致は偶然で、異
なるアウトバースト期間が含まれている)。

1それぞれ http://maxi.riken.jp/mxondem/と、https://

swift.gsfc.nasa.gov/results/transients/。

表 2: 対象天体とアウトバースト数
MAXI/GSC Swift/BAT

MAXIJ0637-430 1

MAXIJ1348-630 1

MAXIJ1631-479 1

MAXIJ1820p070 1

MAXIJ1813-095 1

MAXIJ1535-571 1

IGRJ17454-2919 1

GRS1716-249 1 1

V4641Sgr 3 1

XTEJ1752-223 1 1

MAXIJ1659-152 1 1

MAXIJ1836-194 1 1

MAXIJ1305-704 1

MAXIJ1828-249 1 1

GX339-4 3 4

H1743-322 4 13

4U1630-472 1 3

XTEJ1856p053 1

GS1354-64 2 1

MAXIJ1910-057 1 1

2.2 Data analysis

アウトバースト光度曲線の形状について、類似性
を調べるために２つの光度曲線間の「距離」を計算
した。最も単純なユークリッド距離は、一方の時系
列の n番目の点から他方の時系列の n番目の点まで
の二乗距離の和で計算されるが、時間軸方向のシフ
トや伸縮も距離を伸ばしてしまう。そこで本研究で
は、ダイナミックタイムワーピング（Dynamic Time

Warping:以下 DTW）を用いた (Bernet & Clifford

1994)。DTWでは距離を計算する 2点を選ぶ際の条
件が緩められ、シフトや伸縮に注目しない、より直
感的な類似性判断の指標になる。この利点を生かし
て、音声認識といった分野でも利用されている (e.g.,

Rabiner & Juang 1993)。
2つの時系列データ

X = x1, x2, ..., xn, ..., xN (1)

Y = y1, y2, ..., ym, ..., yM (2)
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について、DTWにおける 2点間の「ワープパス」と
呼ばれる量 pl = (nl,ml) for l ∈ [1 : L] は、次の 3つ
の条件を満たしながら、その和が最小化されるよう
に決定される。

1. 境界条件：p1 = (1, 1) かつ pL = (N,M)

一方の時系列データXの端点は他方のデータ Y

の端点とワープパスを結ぶ。

2. 単調性条件：
n1 ≤ n2 ≤ ... ≤ nL かつm1 ≤ m2 ≤ ... ≤ mL

ワープパスを時刻順に結んでいった際、その時
点より過去の点を結ぶことはできない。

3. ステップサイズ条件：
pl+1−pl ∈ {(1, 0), (0, 1), (1, 1)} for l ∈ [1 : L−1]

ある点 xn、ym までワープパスが結ばれていた
とする。次の時刻のデータに対する結び方は次
の 3通りである。
(1)xn+1と ym、(2)xnと ym+1、(3)xn+1と ym+1

データ数∼ N の時系列に対するDTWの計算量は
O(N2)であるため、大規模な時系列データを扱う際に
は計算量が増える。そのため、本研究ではFastDTW

という O(N)まで高速化されたアルゴリズムを用い
た。DTWの計算を行うにあたり、光度曲線は天体
ごとに光度の最大値で規格化されている。装置毎に
28のアウトバースト光度曲線に対して、総当たりで
DTWを行い、距離を計算した。その後、データ数
（アウトバーストの継続時間）の違いによる算出距離
の増加/減少を防ぐために、計算された距離をワープ
パスの数で割った値を非類似度とした。得られた指
標を利用して、アウトバースト光度曲線の階層クラ
スタリングを行った。

3 Results and Discussion

図 1、2、3に、それぞれ、MAXIの soft band(2-

6 keV)、hard band(6-20 keV)、Swift (15-60 keV)に
対するクラスタリング結果を示す。横軸が右にいく
につれてクラスター間の非類似度が大きくなる表示
になっている。MAXIの soft bandにおけるGX339-

4、H1743-322、V4641Sgr の結果から、同一天体の

図 1: 樹形図 (MAXI/GSC Soft band)

図 2: 樹形図 (MAXI/GSC Hard band)

図 3: 樹形図 (Swift/BAT)

アウトバーストは近いグループに分類される傾向が
あるとわかる（GS1354-64は再増光により、アウト
バーストの光度曲線が二山になっており同一のアウ
トバーストを比較している）。図 4にそれぞれの例を
載せた。
MAXIの hard bandについて、同様に 5つのクラ

スターに分類したとき、前述した「急峻な増光、指
数的減衰」グループは 2つにわかれ、それぞれ hard

でも明るい/hardでは暗いという性質を持っていた。
今回は soft、hardの境界を 6 keVに置いているが、
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図 4: 同一天体間の再現性の例：上から H1743-322、
GX339-4、V4641Sgr。点線がワープパスを表す。横
軸が抽出開始からの経過日、縦軸が単位面積、単位
時間当たりに検出した光子数である。また、凡例部
に天体名と抽出期間を修正ユリウス暦で示し、見出
しに “distance：0.021”としてDTWにより数値化し
た非類似度を示している。

異なるエネルギー境界を用いれば分類結果も異なる
ことが予想される。

図 5: 異なる天体間での相似性の例（MAXIJ0637-430

とMAXIJ1828-249）

樹形図から 5つのクラスターにグループ化したと
き、最も大きなクラスターは「急峻な増光ののち、指
数関数的に減衰していく」共通の性質を持っていた。
その中には、異なる天体でありながら光度曲線の類
似性が高いアウトバーストが存在した（例：図 5）。
天体ごとに最大光度で規格化されているが、増光の
立ち上がりが酷似していることがわかる。一方、減
衰側では系統的なずれがみられる。
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すばる望遠鏡を用いた銀河系中心領域における
恒星質量ブラックホールの探査

佐久間 昂太 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

恒星質量ブラックホールは，太陽質量の 100 倍以下の質量をもつブラックホールである．これまでに発見
されている恒星質量ブラックホールはすべて連星系を成しており，その数は推定される数に比べてかなり少
ない．そのため新しい恒星質量ブラックホールの発見は，ブラックホールの形成シナリオを解明する手がか
りとなる可能性がある．連星系は，連星同士がお互いを隠し合う「食現象」によって，変光星として観測さ
れる場合がある．そこで本研究では，銀河系中心領域に存在する天体の明るさの時間変動を調査した．測光
の結果から，検出された 1310 天体中 8 天体が周囲 ∼ 1′′ の範囲にある天体よりも大きく変動していること
が分かった．それらの変動が確認された天体の分類について議論する．

1 Introduction

主系列の段階で 10 M⊙ 以上の大質量星は，進化の
最後に重力崩壊型超新星爆発を起こす．10 ∼ 20 M⊙

なら中心部に中性子星が残るが，20 M⊙ 以上ならブ
ラックホールになる．これを恒星質量ブラックホー
ルと呼ぶ．ブラックホールが単独で存在する場合，原
理的にそれらを発見することは不可能に近い．恒星
質量ブラックホールを発見できるほぼ唯一の状況は，
連星系を成すブラックホール（ブラックホール連星）
から強い X線放射が期待される場合である．そのよ
うな状況を観測することにより，現在では 20 前後の
恒星質量ブラックホール候補天体が銀河系の中で発
見されている (表 1)．また連星系では，系を構成す
る天体の食作用によって明るさに変動が見られるこ
とがある．発見されている恒星質量ブラックホール
を含む連星系の周期は 1 日前後のものが多く，比較
的短周期であることが分かる．
そこで本研究は，銀河系中心領域に存在する星の

中から，食連星のような変動をしている天体を探す
ことにより，新たな恒星質量ブラックホール候補を
発見することを目的とする．これにより，質量や公
転周期といった恒星質量ブラックホールの統計的性
質や，ブラックホールの形成シナリオへの手がかり
につながると考えられる．

表 1: 恒星質量ブラックホール候補天体のリスト
（Casares 2006 より抜粋）

System Porb [days] M [M�]

GRS 1915+105 33.5 14 ± 4
V404 Cyg 6.471 12 ± 2
Cyg X-1 5.6 10 ± 3
LMC X-1 4.229 > 4
XTE J1819-254 2.816 7.1 ± 0.3
GRO J1655-40 2.62 6.3 ± 0.3
BW Cir 2.545 > 7.8
GX 339-4 1.754
LMC X-3 1.704 7.6 ± 1.3
XTE J1550-564 1.542 9.6 ± 1.2
4U 1543-475 1.125 9.4 ± 1.0
H1705-250 0.52 6 ± 2
GS 1124-684 0.433 7.0 ± 0.6
XTE J1859+226 0.382
GS2000+250 0.354 7.5 ± 0.3
A0620-003 0.325 11 ± 2
XTE J1650-500 0.321
GRS 1009-45 0.283 5.2 ± 0.6
GRO J0422+32 0.212 4 ± 1
XTE J1118+480 0.171 6.8 ± 0.4

2 Observations and Methods

本研究では，Subaru/IRCS + AO188で得られた撮
像データを用いた．観測波長は K バンド (≈ 2.2 µm)，
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図 1: 24 セット分のデータを用いた検出天体の等級
平均と標準偏差の関係．青点でその関係をプロット
している．オレンジのグラフは，1 等級きざみの範
囲で標準偏差の中央値をとり，直線で結んだもので
ある．エラーバーは各等級幅における 2 σ の範囲を
示している．

観測した領域は，銀河系中心部に存在するブラック
ホール Sgr A* 周辺の視野約 20′′ × 20′′ の領域であ
る．また，データは約 4 分間隔の時系列データであ
り，計 24 セット（≈ 1.7 時間）分のデータを取得し
ている．
天体の測光には IRAF タスクの daophot/phot を

用いた．そして，Schödel et al. (2020) で作成され
た銀河系中心領域の天体カタログをもとに等級較正
を行った．また，明るさの時間変化を調べるために
各セットの天体でマッチングを行った．マッチング
の際は，画像の端に位置する天体や等級誤差が極端
に大きい天体を除き，すべてのセットでマッチした
天体をサンプルとして以降の解析に用いた．

3 Results

ここまでのプロセスで得られた天体における変動
の有無を調べるため，同じ天体に対する，24 セット
分の測光結果の等級平均とその標準偏差を求めた．そ
れらの関係を図 1に示す．暗い天体ほど標準偏差が
大きい，つまり，セット間の等級のばらつきが大きく
なっていることが分かる．これは暗い星ほど，測光
誤差が大きいことを示す．一方で，明るい天体の中

にも標準偏差の大きい天体が存在する．そのような
天体は，明るさが変動する天体である可能性が高い．
そこで本研究では，各等級範囲において 2 σ より

も大きな変動を示している天体を変動候補天体とし
た．その結果，サンプルとして得られた 1310 天体
中，変動候補天体は 73 天体であった．変動候補天体
の位置を図 2に示す．
次に，変動候補天体がどのように変動しているの

かを調べた．変動の大きさを比較するために，その
天体から ∼ 1′′ の範囲にある，同じくらいの明るさ
の天体と変動を比較した．スカイの影響なども考慮
すると，23 番目に変動が大きい天体 (S2-277) が少
なくとも周囲のスカイの変動よりも大きく変動して
いることが分かった．図 3に S2-277 の光度曲線を
示す．

4 Discussion

Gautam et al. (2019) は，10 年という観測タイ
ムスケールと，本研究の 1/4 の視野範囲で銀河系中
心領域の観測を行った．そして 1.11 ～ 1033.19 日の
周期範囲で，変動する天体を検出している．Gautam

et al. (2019) で変動天体と分類された約 250 天体
中，11 天体が本研究でも検出されている．
Gautam et al. (2019) において，光度変化まで具
体的に示されている天体の中では，S2-58 という天
体が本研究でも変動候補天体として検出された．し
かし本研究では，S2-58 が確実に変動しているとい
う証拠は確認できなかった．その原因としては，観
測時間が挙げられる．Gautam et al. (2019) によれ
ば，S2-58 は変動周期が 84 ～ 90 日，変動の大きさ
が約 0.12 等（K’ バンド）の天体である．変動周期
が比較的長く，変動も小さいことにより，数時間の
観測タイムスケールでは変動を確認できなかったの
だと考えられる．
S2-277については，両端のデータ点を除けば，毎

時 0.3 等ほどのペースで増光していることが分かる．
しかし，本研究で得られた光度曲線のみでは周期性
の有無も判断できず，これらの天体の分類は難しい．
S2-277 は Gautam et al. (2019) でも変動が確認さ
れているので，その結果も踏まえて議論する．同研
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図 2: 変動しているとみなした天体の位置．1310 天体で変動が大きい順に番号を振っている．Gautam et

al. (2019) と Do et al. (2009)で天体の名前が分かっているものは，その名前を番号の横に記載した．

究において，S2-277 の周期的な変動は確認されてい
ない．このことから，S2-277 は非周期で変動する天
体，または短周期（< 1.11 日）で変動する天体であ
ることが考えられる．また，2006 年から 2017 年の
間で S2-277 の特異的な変動が確認されていないこ
とから，爆発型変光星や激変星である可能性も低い
と考えられる．

以上を踏まえて S2-277の分類を考えると，回転変
光星か食連星である可能性が高いことが分かった．こ
こから回転変光星か食連星かを区別するためには，さ
らに数日単位での観測が必要である．図 3より，S2-

277 は数時間でも変動する天体であることが分かる．
これが周期的な変動をしていた場合，数日分の時系
列データがあれば，1 周期分の光度曲線を作成でき
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図 3: 変動候補天体の変動と，その周囲 5 天体から求めた変動の比較．左のグラフは横軸が時間（日），縦
軸左が変動候補天体の等級，縦軸右が比較星の等級を示す．右の図は天体の位置を表している．左右とも
に，赤が変動候補天体，青が比較星を表している．

るはずである．1周期分の光度曲線が得られれば，そ
の特徴からさらに分類を絞り込める．そしてこれま
でに観測されている，連星系をなす恒星質量ブラッ
クホールの公転周期は，1 日未満から数日程度のも
のが多い．そのことからも，ブラックホール連星を
見つけるためには数日単位の観測が必要だと考えら
れる．また S2-277 が食連星であれば，分光観測を行
うことによりドップラーシフトにも周期的な変化が
見られるはずである．さらに，対象天体がブラック
ホール連星であることを確かめる場合は，X 線の波
長域での観測が必要である．本研究では，変動する
天体が連星であることまでしか確かめられない．ブ
ラックホール連星の場合，降着円盤からの放射によ
り，X 線の波長域で明るく見える．連星と思われる
天体が X 線の波長域で明るく輝いていれば，ブラッ
クホール連星であることをより強く裏付けられる．

5 Conclusion

　本研究では，Subaru/IRCS + AO188 のデータ
を用いて，銀河系中心領域に存在する天体の明るさ
の時間変動を調べた．PSF 測光時にはパラメータの
検討を行い，本研究のデータは測光結果から，検出
された 1310 天体中 8 天体が周囲の天体よりも大き

く変動していることが分かった．中でも S2-277 とい
う天体は，Gautam et al. (2019)においても変動が
確認されており，回転変光星か食連星である可能性
が示唆された．ただし，変動している天体がブラッ
クホール連星であるという証拠は見つからなかった．
これまでに発見されている，連星系をなす恒星質量
ブラックホールは，公転周期が 1 日未満から数日程
度のものが多い．そのため，光度変化から連星を分
類するには数日のタイムスケールで観測を行うこと
が有効だと考えられる．また食連星であれば，分光
観測でドップラーシフトを測定することにより，そ
れにも周期的な変化がみられるはずである．いずれ
にせよ，変動している天体がブラックホール連星で
あることを裏付けるためには，さらなる観測が必要
である．
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時間依存型一般相対論的輻射輸送コードの開発とその適用

高橋 幹弥 (筑波大学大学院 数理物質科学研究群)

Abstract

我々は、先行研究 (Takahashi & Umemura 2017)で開発された ARTISTコードをベースとして、光子数の

保存を確実に保証する一般相対論的輻射輸送コード：CARTOON(Calculation code of Authentic Radiative

Transfer based On phOton Number conservation in curved spacetime)を開発した。CARTOONは、3次

元空間において、時間依存する一般相対論的輻射輸送方程式を測地線に沿って直接解く。これにより、一般相

対論的な効果を全て取り入れながら、少ない数値拡散で計算することが可能である。我々は CARTOONを用

いて Kerr時空を光の波面が伝播するテストを行った。その結果、真空中においても背景に流体場がある場合

においても、光子数の保存を保証しながら正確に波面の伝播を追跡できることを示した。さらに CARTOON

は、観測イメージ・光度曲線といった観測量の時間変動を輻射場の時間変動と無矛盾かつ同時に計算するこ

とも可能である。高精度な輻射場の時間変動と観測量の同時計算を実現する CARTOONの開発の成功は、

理論計算と観測量の直接比較によるブラックホールのパラメータや周囲の流体場の詳細な構造の正確な推定

における第一歩である。

1 Introduction

一般相対論的な効果はブラックホール周囲の環境

に大きな影響を及ぼす。例えば、降着円盤の内縁半

径は一般相対論で予言される物質の最内安定円軌道

半径と考えられている。一般相対論的な効果で決ま

る降着円盤の内縁半径は降着円盤の温度にも関係す

るため、光度やスペクトルといった観測量にも影響

を及ぼす。さらにブラックホールの近傍では、高温プ

ラズマの存在やガスが高密度になることがあるため、

輻射と流体の間の相互作用を無視することができな

い。そのため、ブラックホール近傍における降着流

の構造の解明や、そこから放射される観測量の理論

予測に際しては、光の湾曲や重力赤方偏移といった

一般相対論的な効果を考慮して正確に輻射輸送方程

式を解く必要がある。

輻射輸送方程式は、光子の 6次元位相空間中での

分布関数の発展方程式であるボルツマン方程式と数

学的には同値である。そのため、一般的に輻射輸送方

程式を数値的に直接解くことは難しいが、これまで

多くの研究者が輻射輸送方程式を直接解く試みを行

なってきた。特に近年では、6次元ボルツマン方程式

を差分化し直接解く計算がなされ始めている (Ogawa

et al. 2021; Akaho et al. 2021)。しかしながら、こ

れらの研究は計算コストの観点から高解像度計算が

困難であり、数値拡散が非常に大きくなってしまう

という問題を抱えている。

また、ブラックホール近傍ではしばしば輻射輸送

方程式と流体方程式を同時に解く輻射流体力学計算

を行わなければならない。流体方程式と同時に輻射

輸送方程式を解く場合、計算コストの観点から輻射

輸送方程式を直接解かず、モーメント式を解く近似

解法が用いられることが一般的である (Ohsuga et al.

2005)。しかしながら、例えばM1クロージャー法の

場合、光線が交差するときに非物理的な振る舞いを

するといった問題があることが知られており、正確

な輻射流体計算とは言えない。

そこで我々は、Takahashi & Umemura (2017)に

おけるARTISTコードの開発に着想を得て、これを

ベースとする新たな一般相対論的輻射輸送コード：

CARTOON(Calculation code of Authentic Radia-

tive Transfer based On phOton Number conserva-

tion in curved spacetime)の開発に成功した。CAR-

TOONは、計算領域全体を大量の測地線で覆い、こ

れに沿って直接輻射輸送方程式を解くという独自の

手法を採用している。この独自手法により、少ない

数値拡散で一般相対論的輻射輸送方程式を直接解く
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ことに成功した。さらに、輻射場の計算と同時に観

測量の計算も可能である。CARTOONの開発は、昨

今重要性がさらに増してきている、理論計算と観測

量の直接比較によるブラックホールのパラメータや

周囲の降着流の構造の正確な推定における第一歩的

である。

本集録は以下のような構成になっている。第 2節

では CARTOONのアルゴリズムの概要を説明する。

第 3節では、CARTOONを用いたテスト計算の結果

を紹介し、最後の第 4節ではまとめと今後の展望を

述べる。本集録では、特に断りがない限り c = G = 1

の単位系を用い、計量の符号は (−,+,+,+)とする。

2 Numerical method

CARTOONのアルゴリズムは、大きく分けて (i)

測地線の生成、(ii)測地線の立体角の計算、(iii)輻射

輸送計算、(iv)散乱・吸収の評価の 4段階からなる。

それぞれを簡単に説明する。(i)について、ブラック

ホール時空での光の測地線は以下の測地線方程式を

解くことで生成する。

dxµ

dλ
= pµ,

dpµ
dλ

= −1

2

∂gαβ

∂xµ
pαpβ (1)

ここで gµν は時空の計量テンソルで、xµ, pµ, λはそ

れぞれ光子の位置、4元運動量、アフィンパラメータ

を表す。CARTOONでは、8次のルンゲクッタ法で

測地線方程式を数値的に解き、およそ 106 本の測地

線で計算領域全体を満たすことで、少ない数値拡散

で輻射輸送計算を行う。

(ii)について、あるメッシュを通過する 1本の測地

線がどれだけの立体角を持つかは、初期条件の設定

や散乱光子の分配に必要である。1本 1本の測地線

の立体角は、メッシュごとの局所的な 2次元位相空

間において離散ボロノイ分割を行うことで計算する。

(iii)について、測地線に沿った一般相対論的輻射

輸送方程式は以下で与えられる。

dI
dλ

= (Ee + Es)− (Aa +As)I (2)

ここで I は 6次元位相空間中の光子の不変分布関数

を表す。Ee, Esは媒質の放射による不変放射係数と入
射してくる散乱光子の不変放射係数を表し、Aa, As

は媒質の吸収による不変吸収係数と散乱により外に

出る光子による不変吸収係数である。一般相対論的

輻射輸送方程式に従って計算した不変分布関数 I を
用いて、輻射テンソルRµν(輻射エネルギー、輻射の

運動量フラックス、輻射応力をまとめたテンソル)は

Rµν =

∫
IpµpνdP (3)

と計算できる。ここで dP は位相空間における不変体

積要素で、dP = ν2dνdΩdV と表される（νは光子の

振動数）。CARTOONでは、一般相対論的輻射輸送

方程式を測地線に沿って直接積分する（Ray-tracing

法）。実際に差分化し計算している一般相対論的輻射

輸送方程式は、(2)式ではなく、両辺に不変体積要素

をかけて積分した光子数の輸送方程式である。先行

研究 (Takahashi & Umemura 2017)では、(2)式を

そのまま解いていた。しかしながら、(2)式をそのま

ま解くと光子数が保存せず非物理的となる問題が本

集録の著者らによって指摘された。この問題を解消

するために、CARTOONでは光子数の輸送方程式を

解くアルゴリズムを採用した。

(iv)について、散乱光子の分配は計算した立体角

を用いて計算する。なお、CARTOONでは ZAMO

系・流体静止系での等方散乱のみが実装されている。

以上、(i)～(iv)の一連の流れにより、ブラックホー

ル時空中での輻射場の時間発展を解くことができる。

3 Tests with CARTOON

3.1 Tests on two dimentional space

まず、空間 2次元（赤道面）におけるテスト計算の

結果を示す。先行研究 (Takahashi & Umemura 2017)

は空間 2次元計算しか実装されていないため、ここで

はCARTOONを用いて空間 2次元計算を行い、その

結果を Takahashi & Umemura (2017)と比較する。

ここで行う計算は、(r, ϕ) = (6.0, 0.0) を中心と

する半径 1.0の領域内に等方輻射場を設定する。背

景のメッシュは極座標で一様に生成し、(Nr, Nϕ) =

(120, 128)とした。ブラックホールのスピンパラメー

タは a = 0.5とした。このとき、空間 2次元を波面

が伝播していく様子を示したものが図 1である。ブ
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図 1: 空間 2 次元を波面が伝播していく様子。左

列から右列は波面の時間発展を表し、それぞれ t =

3.2, 12, 24tg を表す (tg = GM/c3)。また、上段は解

析的に生成した測地線の波面、中段は真空中での波

面、下段は一様な媒質中において ZAMO系で等方散

乱を起こすときの波面を表す。カラーは各メッシュ

の光子数密度を表す。

ラックホール時空中では光は湾曲するため、波面は

完全な球状には広がっていかず、ブラックホール周

辺ではその形状が歪む。光の湾曲により、波面はブ

ラックホールの背後に回り込み、交差を繰り返しな

がら伝播していく。波面の先頭は解析的に生成した

形状を再現しており、正しく波面が伝播しているこ

とがわかる。また、t = 24tg の波面を見ると、モー

メント法では正しく解けないことが知られている光

の交差も正しく解くことができていることがわかる。

散乱を考慮した計算では、波面の内部に散乱光子が

充満する。これは、散乱によって光子が四方八方に

伝播するためである。

計算領域内の光子数と輻射エネルギーの時間変化

を示したものが以下の図 2である。t = 3tg にある縦

点線は、波面の先頭がブラックホールに到達するこ

とで光子が減少し始める時刻を表す。すなわち、こ

の時刻より前の区間では初期条件として与えた光子

数は保存すべきである。図 2を見ると、Takahashi &

Umemura (2017)による計算では光子数が増減し保

存していない一方で、CARTOONでは散乱を考慮し

た場合でもしない場合でも光子数が保存しているこ

図 2: 初期値で規格化した計算領域全体の光子数の

時間変化。それぞれ、赤：CARTOONでの真空中、

青：CARTOONで散乱を考慮、黒実線：Takahashi

& Umemura (2017)での真空中、黒点線：Takahashi

& Umemura (2017)で散乱を考慮した計算を表す。

とが見て取れる。

3.2 Tests on three dimentional space

Takahashi & Umemura (2017)では、空間 2次元

計算しか実装されていなかった。現実的な観測との

比較には空間 3次元計算が不可欠であるため、我々

は CARTOONを空間 3次元計算が行えるように拡

張した。

空間 3次元計算も、空間 2次元計算と同様の位置

に等方輻射場を設定し、(Nr, Nθ, Nϕ) = (60, 32, 64)

で計算を行なった。また、流体静止系での散乱を

計算する際に設定した流体場は、Keplerian shell

model(Falcke et al. 2000)とした。この場合の結果

を図 3に示す。赤道面に注目すると、図 1に示した

解析的な波面の形状を再現してることから空間 3次

元中でも正しく波面の伝播を計算できていることが

わかる。また、Takahashi & Umemura (2017)では

ZAMO系での散乱のみが実装されていた。しかしな

がら、現実の散乱は流体静止系で生じるため、この

座標系での散乱も新たに実装した。流体静止系では、

ZAMO系とは異なり反時計回りに回転する流体とと

もに光子が移流しながら伝播していく様子が見て取
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図 3: 空間 3次元を波面が伝播していく様子。波面

は t = 24tg のもので、左・中央・右列はそれぞれ

z = 0, x = 0, y = 0における断面を表す。また、上段

は真空中での波面、中段は ZAMO系での散乱を考慮

した波面、下段は流体静止系での散乱を考慮した波

面を表す。カラーは各メッシュの光子数密度を表す。

れる。

ここでは省略するが、各座標系での散乱は誤差の

範囲で等方輻射場の解析解を再現すること、空間 3

次元計算においてもいかなる状況でも光子数が保存

すべき区間では光子数を保存した輻射輸送計算が行

えることを確認した。

3.3 Observed image

CARTOONの特長の一つとして、輻射場の時間発

展と同時に振動数積分した観測量（観測イメージ・光

度曲線）を計算できることが挙げられる。ここでは

一例として、観測イメージを紹介する。

図 3の下段で示した流体静止系での散乱を考慮し

た輻射場の時間変動をインプットデータとして、遠

方の観測者が観測する観測イメージを計算したもの

が図 4である。輻射場の時間発展と無矛盾に観測量

の正確な時間発展を計算することができる点がこれ

までの輻射輸送計算コードにはなかった長所である。

これにより、より正確な観測量と理論計算との比較

が可能になる。

図 4: それぞれ、上段：(r, θ, ϕ) = (200rg, 80
◦, 225◦)

、下段：(r, θ, ϕ) = (200rg, 10
◦, 225◦)に位置する観

測者が観測する観測イメージの時間発展。カラーは

典型的な値で規格化した放射強度を表す。

4 Summary

本研究では、計算領域全体に引いた測地線に沿っ

て直接輻射輸送方程式を解く新たな一般相対論的輻

射輸送コード：CARTOONの開発を行い、波面の伝

播のテスト計算の結果と模擬観測の結果を示した。

CARTOONにより、これまでの輻射輸送計算より正

確に観測量と理論計算の比較を行えうことが期待さ

れる。今後は一般相対論的輻射磁気流体計算で得ら

れた正確な流体場を背景とした輻射輸送計算を行い、

実観測データと比較可能な現実的な計算を行なって

いく予定である。これにより、観測イメージと光度

曲線からブラックホールスピンの情報を抜き出すこ

とができる新たな理論モデルの構築を目指す。
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円盤磁場分布の決定から磁気駆動アウトフローの起源に迫る:

円盤磁束輸送の理論研究
山本 凌也 (大阪大学大学院 理学研究科 宇宙進化グループ)

Abstract

ブラックホールや原始星周りの降着円盤における磁気駆動の円盤風やジェット (以下，まとめてアウトフロー)

は，角運動量輸送を促進して円盤進化に影響を及ぼすだけでなく，周辺環境にエネルギー注入を行うなどの
フィードバックを与える役目を持つ．磁気駆動アウトフローの駆動機構や質量・角運動量損失率は円盤磁場分
布に依存するが，その磁場分布が円盤進化の過程でどのように決まるのかは謎に包まれており，磁場分布の
決定機構の解明こそが磁場を含むシステムの長時間進化の理解に本質的に重要な課題である．我々は円盤外
の大スケールから磁場が持ち込まれる場合に円盤ガスと磁場がどのように進化していくかという観点からこ
の問題に取り組んでいる．我々はこれまで過去の研究で提案された半径方向 1次元磁束輸送モデルの数値計
算結果の追試を終え，さらに 1次元モデルが抱える問題を克服すべく，新しい軸対称 2次元モデルを考案し，
テスト計算も開始している．ここではそのテスト計算結果を示し，円盤磁場分布と磁気駆動アウトフローの
起源の解明に向けた将来展望について議論する．

1 導入
ブラックホールや原始星などの周囲には，角運動

量を持ったガスが降着円盤を形成する．降着円盤に
は普遍的にアウトフローが伴っており，その天体自身
の進化や周囲の環境に大きな影響を及ぼす．活動銀
河核 (Active Galactic Nuclei; AGN)においては，中
心の超大質量ブラックホール (Super Massive Black

Hole; SMBH)周りの円盤から強力なアウトフローが
噴き出し，銀河内の星形成，SMBHの成長などに大
きな影響 (AGN feedback)を与えていることが知ら
れている (e.g., Fabian 2012). また原始惑星系円盤
においては，アウトフローが円盤ガスの角運動量を
効率的に輸送し，星形成を促進することが知られて
いる (e.g., Machida et al. 2008)．
磁場はアウトフローの駆動に重要な役割を担うこ

とが知られている．これまで多くの磁気流体力学
(MHD) シミュレーションも行われており，磁気駆
動アウトフローの存在は広く認められている (e.g.,

Uchida & Shibata 1985, Dihingia et al. 2021)．
アウトフローによる円盤の質量損失率は磁場強度

に大きく依存するが，シミュレーションの多くは初
期条件となる磁場分布に様々な仮定を置いたケース

スタディが主流になっている．したがって，いつど
のようにしてアウトフローを駆動する磁場分布が生
じるのかという根本的な課題が未解決なままである．
図 1で示すように，円盤磁場分布は円盤内の降着

流による移流と円盤内の乱流や非理想MHD効果な
どによる磁気拡散のバランスで決まる．ただし多く
の円盤では，密度変化などに伴って円盤構造が半径
方向に劇的に変わることがあるため，磁場の移流方
向すらも半径ごとに変わることがある．したがって，
幅広い空間スケールを包括的に考慮したうえで磁場
分布の進化を考えなければならない．しかし，一つ
のシステムでも極めて大きなスケール差が存在する
ことが理論構築において大きな妨げとなっている．

2 1次元磁束輸送の概要と問題点
円盤磁場分布の長時間進化を数値的に扱えるよう，

Lubow et al. (1994)は円盤高さ方向に積分した半径
方向 1次元の定常粘性円盤を例にとって，1次元の磁
束輸送を扱う計算手法を提案した．その後Agapitou

et al. (1996) や Takeuchi & Okuzumi (2014) など
で，1次元の粘性円盤と磁場の進化が同時に計算さ
れた．1次元磁束輸送モデルは，3次元MHDシミュ

54



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

中心天体
降着円盤

磁力線

⊗ ⊗ ⊗

電流

磁気拡散

移流

図 1: 円盤磁束輸送の概要を表した図．円盤磁場分布は，円盤内
の降着流による移流と，円盤内の乱流や非理想MHD効果などに
よる磁気拡散のバランスで決まる．

レーションでは追うことはできないような幅広い時
空間スケールでの計算を可能にする強力なツールで
ある．

2.1 1次元磁束輸送モデルの基礎方程式
円筒座標系 (R,ϕ, z) において，円盤面密度は

Σ =
∫H

−H
dzρ であり，ここで H は半径 R にお

ける円盤の厚みで H ≪ Rである．ケプラー回転す
る円盤における面密度進化の式は以下のようになる
(Pringle et al. 1981):

∂Σ

∂t
=

3

R

∂

∂R

[
R1/2 ∂

∂R

(
νΣR1/2

)]
. (1)

ここで ν は粘性係数である．また，円盤赤道面の移
流速度の式は以下のようになる:

vR = − 3

R1/2Σ

∂

∂R

(
νΣR1/2

)
. (2)

続いて，磁場の発展方程式を考える．軸対称ポロ
イダル磁場は流れ関数 ψを用いて表すことができる:

BR = − 1

R

∂ψ

∂z
, (3)

Bz =
1

R

∂ψ

∂R
. (4)

この流れ関数を用いると，ポロイダル磁場Bp は

Bp = ∇×
(
ψ

R
eϕ

)
(5)

と表すことができる．したがって，ポロイダル磁場
の発展方程式は，誘導方程式から ψに関する方程式
を導出することで簡単に記述することができる:

∂ψ

∂t
= −vR

∂ψ

∂R
−RηJϕ. (6)

ここで vRには式 (2)から得られた移流速度を用いる．
以上の方程式系を解くことで，円盤と磁場の進化を
同時に計算することができる．

2.2 粘性円盤における磁束輸送
Lubow et al. (1994)では一様な縦磁場B = B0ez

を初期条件とし，円盤面密度進化の式 (1)は解かず，
Σ(R, t) = const として計算を行った．この時，移
流速度は式 (2)より vR = −3ν/2Rとなり，この移
流速度を円盤内側半径で規格化した半径 R̂ として
1.5 ≤ R̂ ≤ 75 の範囲で用いて式 (6) を解いた．ま
た，Lubowらは移流のタイムスケール tadvと磁気拡
散による緩和のタイムスケール trelax の比となるパ
ラメータを D ≡ Hη/(Rν) = tadv/trelax と定義して
パラメータ調査を行い，3次元計算では扱えないよ
うな時空間スケールの円盤磁束輸送を扱えることを
示した．その後 Agapitou et al. (1996)で，円盤面
密度進化の式 (1), (2)も同時に解かれ，円盤ガス・磁
場分布の長時間進化を扱う手法の有効性が示された．
図 2は我々が Lubowらの追試をした結果である．

横軸が円盤内側半径で規格化した半径，縦軸が初期
状態の磁場強度で規格化した z 方向の磁場強度であ
る．Dが小さくなるにつれて磁束の輸送が効率的に
起きている．

2.3 1次元磁束輸送モデルの問題点
1次元磁束輸送モデルは円盤と磁場の同時進化を

追うためのツールとして非常に強力ではあるが，い
くつか問題点を抱えている．
まず，円盤高さ方向の降着流・磁場の構造が考慮で

きない点である．近年のMHDシミュレーションの
結果より，一般的に円盤赤道面の移流速度よりも円
盤表面の移流速度の方がはるかに大きくなることが
示されている (e.g., Matsumoto et al. 1996, Takasao
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図 2: 横軸が円盤内側を 1 とした半径, 縦軸が初期状態の磁場の
強さで規格化した z 方向の磁場強度である．青線が各パラメータ
D についての定常状態における円盤赤道面の磁場強度で，灰色の
線が初期状態の磁場強度である D が小さくなるにつれて磁束の
輸送が効率的に起きている．

et al. 2018). そのため，円盤高さ方向に積分して移
流速度を求めるだけでは，特に円盤表面での磁束の
移流を正確に追うことができない．また，円盤表面
からアウトフローとしてガス持ち上げる過程は磁場
の角度に依存する (Blandford & Payne 1982)．しか
し，1次元モデルでは円盤表面付近での磁場の傾き
を議論することとはできない．
次に，トロイダル磁場が無視されてしまっている

点である．アウトフローのダイナミクスはポロイダ
ル磁場の形状や強度に大きく左右される．しかし，ポ
ロイダル磁場が弱い環境では，円盤の回転でねじら
れて増幅されたトロイダル磁場が主要な磁場成分と
なりやすい．したがって，トロイダル磁場を考慮す
ることは磁場構造を決定するうえで本質的に重要で
ある．

3 2次元球座標モデルへの拡張
2.3節で述べたような 1次元磁束輸送計算の問題点

を克服すべく，我々は新しい磁束輸送計算法を提案す
る．円盤の高さ方向の構造を考慮するためには，多
次元のシミュレーションが必要になる．我々は公開
コードAthena++ (Stone et al. 2020)の枠組みを使
い，円盤断面を切り取った 2次元の磁束輸送シミュ

レーションを行うことを考えている．この時，円盤
と磁場の進化を単にMHDの方程式系を用いて一般
的なMHDシミュレーションを行うと，膨大な計算
コストが必要となり，やはり粘性のタイムスケール
程度の長時間計算を行うことは難しい．そこで我々
は，円盤面密度進化は 2.1節で紹介したように 1次
元の計算を行い，誘導方程式を 2次元計算して磁場
の進化を決定する手法を提案する．また，円盤の厚
みは中心から離れるほど増大することが多いことを
考慮し，我々の 2次元計算では球座標系を用いる．
図 3は円盤面密度進化の式 (1)は解かずに定常円

盤を仮定した 2次元磁束輸送のテスト計算の結果で
ある．ここで，移流速度は円盤赤道面ではケプラー
回転の 10%の大きさとし，円盤表面に行くにつれて
音速程度になるようにした．円盤表面付近で磁束が
輸送され，磁力線が湾曲している様子がわかる．
また，我々は Athena++に用意されている HLLD

法による 2 次元 MHD シミュレーションを実行し，
我々のテスト計算とシングルコアでの計算性能の比
較を行った．MHD計算の場合 7×105 [cells/sec/core]

の性能であったが，我々のテスト計算では 2 ×
107 [cells/sec/core]の性能であった．現時点で，我々
の計算は通常のMHD計算の 30倍近い性能で計算で
きている．加えて，一般的に粘性と磁気拡散のタイ
ムスケールは非常に長く，その分通常のMHDシミュ
レーションよりもタイムステップを大きくとること
ができるため，長時間進化を追うことが可能になる．

4 まとめとモデル発展への展望
我々は降着円盤における磁気駆動アウトフローの
起源解明に向けて，3次元シミュレーションでは追う
ことが難しいような円盤と磁場の長時間進化を追う
モデルの進展を目指している．
我々は将来的に半径方向に多様な構造を持った円
盤における磁束輸送計算を行うことを考えている．
例えば，ブラックホール降着円盤においては，ブラ
ックホール近傍では幾何学的に厚い移流優勢降着流
(ADAF)が存在し，その外側にケプラー回転に従う
ような幾何学的に薄い円盤が存在するという描像が
ある (Kumar & Yuan 2021)．我々が提案する計算法
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拡大図

図 3: 二次元磁束輸送のテスト計算の結果．カラーマップは円盤
密度分布，白線は磁力線を表している．円盤表面付近で磁束が主
に輸送され，磁束が湾曲している様子がわかる．

を用いれば，動径方向に様々な構造を持った円盤に
おける磁束輸送計算を行うことが可能になることが
期待される．
また我々は，円盤上空の磁場分布を決定する際に，

新たなアプローチを考えている．円盤上空では，希
薄なプラズマ大気中に磁場が存在するため，磁場が
支配的な環境になっている．このような環境はまさ
しく太陽コロナと同様である．そこで，我々は太陽

コロナの磁場分布を決めるために考えられた数値計
算法 (e.g., Cheung & DeRosa 2012)を我々の 2次元
円盤磁束輸送計算に組み込むことで，円盤内だけで
なく円盤上空の磁場分布も詳細に決定することを目
指している．
そして，我々は最終的に 2次元磁束輸送計算によっ

て得られた磁場分布を初期条件とした 3次元MHD

シミュレーションを行い，磁場分布の決定からアウ
トフローの発生機構までを統一的に説明するモデル
を構築を目指す．
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ダストトーラスを用いた原始ブラックホール存在量への制限
柳澤 馨 (大阪大学大学院 理学研究科 宇宙地球科学専攻)

Abstract

原始ブラックホール (Primordial Black Hole; PBH) とは、初期宇宙において形成されたとされるブラック
ホールであり、1015g以上の様々な質量をとると考えられている (Sasaki et al. 2018)。また、 PBH は暗黒
物質の候補であり、さらには 2015年 LIGO によって初検出された重力波 (Abbott et al. 2016)の起源とし
ても候補の一つとされている。そのため、 PBH の存在量に対する制限は重要な課題として注目されている。
PBHの存在量に制限をかけるためには、多様な質量帯を網羅する様々な検証が必要である。これまでの制限
方法として、 PBH が存在する場合に宇宙マイクロ波背景放射のスペクトルに与える影響が検出されないこ
と (Ali-Haimoud & Kamionkowski 2017)や、マイクロレンズ効果により増光した光の観測 (Tisserand et

al. 2007)を用いた方法がとられている。いずれの制限も PBH の存在量に対して厳しい制限を与えているも
のの、不確定性を孕んでいるため、さらなる検証が必要である。
我々は PBH の存在量に対する制限として、活動銀河核中心のダストトーラスを用いた方法について研究を
進めている。ダストトーラスに PBH が存在すると仮定すると、 PBH は周囲のガスを捕捉し降着円盤を形
成する。その際、ガスは重力エネルギーを熱的放射として解放し、ダストトーラスを構成するガスとダスト
を加熱する。ガスとダストの加熱および冷却からエネルギー収支を考えることで、 PBH の存在量に制限を
与える。ガスのエネルギー収支を考慮した結果では、PBHの質量 101M⊙ において fPBH = 10−5 となった。
本講演では我々の研究における、ガスのエネルギー収支を用いた制限の概要と結果について議論を進める。

1 Introduction

原始ブラックホール (Primordial Black Hole;

PBH) とは、放射優勢の初期宇宙において形成され
たとされるブラックホールである。 PBH は、星の
重力崩壊により形成されるブラックホールとは異な
り様々な質量をとりうるものの、1015 g以下の PBH

はホーキング放射により現在までに蒸発している。
PBH は暗黒物質の候補としても考えられており、

様々な質量帯においてその存在量に上限値が与えら
れている。一般に、 PBH 存在量への制限とは、暗
黒物質の構成要素として PBH が許容される存在割
合 fPBH = ΩPBH/ΩDM の範囲を定めることであり、
PBH の存在が観測に与える影響と実際の観測結果の
整合性が保たれることを要請することで得られるも
のである。
本集録では、 PBH に対する星間ガスの降着過程

とそれに伴う輻射フィードバックについて議論し、こ
れを用いた PBH 存在量の制限方法および結果につ
いてまとめている。

2 Methods

2.1 Model

宇宙において、星間ガスに満たされた体積 VA の
ある領域 A を考える。領域 A における暗黒物質の
密度を ρDM とすると、領域内の PBH の数密度は、

nPBH =
fPBH

MPBHVA

∫
VA

ρDMdVA (1)

と表される。ここで、MPBH は PBHの質量である。
領域 A 内で星間ガスが PBH に降着すると、星間ガ
スは重力エネルギーを熱的放射として解放する。こ
の時の PBH の光度を LPBH とする。領域 A におけ
る星間ガスの光学的厚さが十分に大きく、 PBH か
らの熱的放射の全てが星間ガスに吸収されると仮定
すると、領域 A 内の星間ガスが単位時間、単位体積
あたりに得るエネルギーは

Q̇heating = LPBHnPBH (2)

=
fPBHLPBH

MPBHVA

∫
VA

ρDMdVA (3)
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と表される。放射の効果により領域 A 内の星間ガ
スが単位時間、単位体積あたりに失うエネルギーを
Q̇cooling とする。星間ガスのエネルギー収支が正、
すなわち Q̇heating > Q̇cooling が成立するとき、星
間ガスは加熱により温度上昇を始める。ここで領域
A における星間ガスの温度上昇を一切認めないとい
う条件を課すと、 PBH の暗黒物質に対する存在量
fPBH = ΩPBH/ΩDM の範囲を以下のように定めるこ
とができる。

Q̇heating < Q̇cooling (4)

fPBH < ful =
MPBHVA

LPBH

(∫
VA

ρDMdVA

)−1

Q̇cooling

(5)

この制限は、ガス温度の上昇が観測的に認められな
いすべての領域において適用することができるため、
有用である。 PBH の存在量に厳しい制限をかける
に適した領域を調べたい。そのために PBH の光度
LPBH や暗黒物質の密度 ρDM について詳しく見て
いく。

2.2 PBHの光度 LPBH

先ず、 PBH に対するガスの降着過程をみること
で、これによる輻射フィードバックの光度 LPBH を
考える。星間物質中を運動するコンパクト天体に対す
る、星間物質の降着過程は、Bondi-Hoyle-Lyttleton

降着により記述される。速度 v で運動する質量MBH

のブラックホールが、数密度 ngas ,平均分子量 µ ,

音速 cs の星間ガス中を通過する系を考える。この
時、ブラックホールに対する星間ガスの質量降着率
は、以下のように表される。

Ṁ =
4πG2M2

BHngasµmp√
v2 + c2s

3 ∝ M2
BHv

−3
rel ngas (6)

ここで G は重力定数、 mp は陽子質量、 vrel ≡√
v2 + c2s はブラックホールと星間ガスの相対速度で

ある。(6) 式により質量降着率が与えられると、ブ
ラックホールの光度は放射効率 ϵ(Ṁ)(≈ 0.1) を用い
て、(7)式のように表される。

LBH = ϵ(Ṁ)Ṁc2 (7)

ϵ(Ṁ) =
0.1

1 +
(

Ṁ
0.01ṀEdd

)−1 (8)

ここで ṀEdd = LEdd/0.1 · c2 はエディントン光度に
対応する質量降着率である。
(5)式により、 ful ∝ L−1

PBH ∝ Ṁ−1 ∝ v3rel が成立
する。これにより、 PBH 存在量の上限値 ful を低
く抑えるためには、暗黒物質の速度が小さい領域が
適している。

2.3 暗黒物質の密度 ρDM

次に、暗黒物質の密度 ρDM について、銀河におけ
る暗黒物質の密度プロファイルから考える。ここで
は、銀河における暗黒物質の密度プロファイルとし
て一般的に広く用いられている NFW プロファイル
(Navarro et al. 1996)と、銀河中心に存在するとされ
る第質量ブラックホールを考慮する際に用いられる
spike プロファイル (Gondolo & Silk 1999)を示す。
NFWプロファイルとは、 J.F. Navarro , C.S.Frenk

, S.D.M.White により 1996年に提唱された暗黒物質
の密度プロファイルであり、以下のように表される。

ρNFW(r) =
ρ0

r
h

(
1 + r

h

)2 (9)

ここで、 ρ0 , h はそれぞれスケール密度、スケール
半径と呼ばれる定数であり、天の川銀河においては
それぞれ ρ0 = 7.18× 10−3 M⊙ pc−3 , h = 15.3 kpc

という値をとる。一方で spike プロファイルは以下
のように表される。

ρspike(r) = ρR

(
1− 4Rs

r

)3 (
Rsp

r

)γsp

(10)

ただし、 Rsp , ρR , Rs , γsp はそれぞれ以下のよ
うに表される。

Rsp(γ,MSMBH) = αγh

(
MSMBH

ρ0h3

) 1
3−γ

(11)

ρR = ρ0

(
Rsp

h

)−γ

(12)

Rs =
2GMSMBH

c2
(13)

γsp =
9− 2γ

4− γ
(14)
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ただし、 γ は銀河中心領域の暗黒物質密度プロファ
イル ρ = ρ0(h/r)

γ における指数であり、 NFW プ
ロファイルによれば 1である。
それぞれの密度プロファイルを以下に示す。

図 1: 天の川銀河のパラメータを用いた NFW、spike

プロファイル

いずれの密度プロファイルも、銀河の外部領域に対
して銀河の中心領域が大きな値を取っていることが
わかる。(5)式を見ると、 PBH 存在量の上限値 ful

は暗黒物質密度の領域内体積積分 ∫
VA

ρDMdVA に反
比例していることがわかる。 これにより、銀河中心
の暗黒物質密度が大きな領域を考えると、 PBH 存
在量の上限値は低く抑えることができる。すなわち、
PBH 存在量への厳しい制限が得られる。

2.4 星間ガスのエネルギー損失率 Q̇cooling

最後に星間ガスが放射冷却により単位時間、単位
体積あたりに失うエネルギー Q̇cooling は以下のよう
に表される。

Q̇cooling = ngas
210[Fe/H]Λ(T ) (15)

ここで ngas は星間ガスの数密度、 [Fe/H] は
メタリシティである。また、 Λ(T ) = 2.51 ×
10−28T 0.6 erg cm3 s−1 は放射冷却における冷却関
数である。 PBH からの輻射フィードバックにより
星間ガスが単位時間、単位体積あたりに得るエネル
ギー Q̇heating は、暗黒物質の密度プロファイルといっ
た多くの不確定性を含んでいた。対して、星間ガス
が放射冷却により単位時間、単位体積あたりに失う

エネルギー Q̇cooling は星間ガスの温度や数密度によ
り確定する。

3 Results

2.2節、2.3節の議論により PBH 存在量への制限
を考える領域としては、銀河中心領域の暗黒物質の
密度が大きく、速度が小さい領域が適していると考
えられる。そこで我々は活動銀河核の構成要素であ
る、ダストトーラスに着目した。尚、結果を得る上
では NGC1068 銀河のダストトーラスにおけるパラ
メータを用いた。図 2には PBH 存在量への制限を
示す。

図 2: 本研究で得られた PBH存在量の上限

4 Discussion

PBH 存在量の上限値 ful は (5)式により、星間ガ
スとブラックホールの相対速度 vrel =

√
v2 + c2s の 3

乗に比例する。本集録では PBH の速度 v を 0とし
たが、より保守的な制限を得るためには、正しく評
価する必要がある。銀河中心において暗黒物質がビ
リアル平衡にあると考え、暗黒物質の密度プロファ
イルを用いて以下のビリアル定理を解く必要がある。

2 < K >= − < U > (16)

ここで < K >は暗黒物質の運動エネルギー、< U >

は暗黒物質の重力エネルギーであり、それぞれ以下
のように表される。

< K >=
1

2
M(r)σ2 (17)
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< U >= −
∫ r

0

G
4πr′2ρDM(r′)M(r′)

r′
dr′ (18)

ただし、 M(r) =
∫ r

0
4πr′2ρ(r′)dr′ は銀河中心から

半径 r 以内における暗黒物質の質量である。

5 Conclusion

• PBHは暗黒物質の候補とされているため、様々
な方法を用いて存在量に制限をかけることは重
要である。

• 本研究で取り上げた制限方法は、星間ガスの質
量がわかっているすべての領域に適用すること
ができる。様々な領域において検証する必要が
ある。

• PBH 存在量の上限値は PBH と星間ガスの相
対速度の 3乗に比例する。そのため、 PBH の
運動速度はビリアル定理を用いて導入し、保守
的な結果を導く必要がある。
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GPU を用いた Fast Radio Bursts の解析の展望
池邊　蒼太 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

Fast Radio Bursts（一般にその頭文字をとり FRB と略されることが多い。以下 FRB と呼ぶ。）は 2007

年に初めて検出された、典型的な持続時間が数 msという非常に短いパルスを放射する天体現象である。発
見されてから現在に至るまで多くの研究がなされてきたが、その光度関数、母銀河の特性、populationが持
つ性質、発生機構など多くが謎に包まれている。さらなる統計的な研究を行うにはより多くの FRBの検出、
多波長観測、FRBが検出された後の追観測が重要である。
FRBの検出には、電波望遠鏡による観測によって得られる膨大なデータ量を処理する必要があるため、CPU

を用いたプログラムではその解析に多大な時間がかかり FRB検出直後に追観測を行うということができな
い。本講演ではこの状況を改善するために必要不可欠であると考えられる、GPUを用いたデータのリアル
タイム処理についての見込み、そして今後の国内での FRB観測の展望について述べる。

1 Introduction

Fast Radio Bursts(以下頭文字を取り FRB と呼
ぶ。)は持続時間が典型的に数msという非常に短い
パルスが放射される現象であり、FRBの特徴的な性
質として銀河系内電波パルサーでよく知られる、周
波数に依存して電波の到着時間が異なるという様子
が見られる。この異なる周波数間での到着時間差は
観測者からFRBの放射源までの自由電子柱密度に比
例し、天体の距離の指標として用いられることがあ
る。FRBはパルサーよりはるかに大きな時間差を示
し、このことは FRBが銀河系外に起源を持っている
ことを示唆している。
最初の FRBは 2007年に初めて発見され、銀河系

の自由電子で説明できる量よりはるかに大きな時間
差を示した (D. R. Lorimer et al. 2007)。しかし、発
見当初はパルサーを含んだ銀河系内の天体が周期を
見せず断続的に発生した例もあったこと、銀河系内
のモデル化されていない HII領域からの寄与の可能
性があることからその正体が天体現象なのか怪しま
れていたが、新しい FRB 候補が次々と観測される
(e.g., Keane et al. 2012; Thornton et al. 2013)こと
で、天体現象として議論されるようになった (James

M. Cordes & Shami Chatterjee 2019)。FRBの最初
の発見からしばらく、同じ場所から FRBが一度しか
観測されない non repeating FRBばかりが観測され

ていたが、2016年に同じ場所から複数回FRBが発見
される repeating FRBが初めて発見された (Spitler,

L. G. et al. 2016)。この発見によって放射モデルと
して繰り返しFRBを放射できるようなモデルが重視
されるようになった。
今日に至るまで、600個以上の FRBが検出され、
そのうち少なくとも 24個は repeating FRBである
ことが確認されている。また、母銀河が同定されて
いる FRBは 15個存在し、その母銀河は星質量・星
形成率・金属量などの側面において多様な環境を持
っている (E. Petroff & J. W. T. Hessels & D. R.

Lorimer 2021)。FRBのさらなる研究には、多波長
観測、follow-upの観測、母銀河の同定が重要である。
FRBの短い継続時間のパルスを検出、さらに細か
い時間構造を捉えるためには、高時間分解能かつ高
感度の望遠鏡が必要である。この要求により扱うデー
タサイズは非常に大きくなり、1秒あたりおよそ ∼
メガバイト、仮に数時間の観測をしたとすると数テ
ラバイトにまでなる。このデータに対しCPUを用い
てフーリエ変換などの解析処理を行うと、計算量が
膨大となり非常に時間がかかる。この状況を打開す
る方法として、以下で GPUを用いた解析の所要時
間や効率による展望を述べる。

64



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

2 Methods

この章では望遠鏡から得たデータを処理する方法、
流れについて述べる。大まかな流れは図 1のように
なっている。

図 1: 生データの処理の流れ

単一電波望遠鏡で得られるデータは、アンテナが
受信したアナログなデータを離散化 (=デジタル化)

したものである。この時間空間での電圧のデータを
フーリエ変換することで周波数空間での電圧のデー
タを得ることができる。得られた時間空間での電圧
のデータを P̂ (t)、フーリエ変換によって得られる周
波数空間での電圧データを p̂(f)とすると、

p̂(f) =

∫
P̂ (t) exp(−i2πft)dt (1)

P̂ (t) =

∫
p̂(f) exp(i2πft)df (2)

と書ける。
FRBは宇宙空間に存在する自由電子の影響によっ

て、周波数ごとに到着時間が異なるという特徴が見
られる。この時間差∆tは、

∆t ∝ DM(ν−2
lo − ν−2

hi ) (3)

で与えられる。ここで νlo, νhiはそれぞれ観測する最
低周波数・最高周波数、そして DM は”Dispersion

Measure”の頭文字を取ったものであり、

DM =

∫ d

0

ne(l)dl (4)

で表される。ne(l)は自由電子の柱密度、dは観測者
から FRBの母天体までの距離であり、DM とは即

ちFRBの放射から観測者までの自由電子の量を表す
指標となっている。この周波数に依存する時間差を
表したものをダイナミックスペクトルと言う (図 2)。
一般に、FRB の検出にはこの DM 依存性を補正す

図 2: ダイナミックスペクトル

ることが必要となる。この操作を”dedispersion”と呼
ぶ。Dedispersionには大きく分けて coherent dedis-

persion と incoherent dedispersion という 2 種類の
方法が存在する。以下この 2つの方法について説明
する。

2.1 Coherent dedispersion

距離D離れた電波源におけるパルスは生データを
フーリエ変換することで得られたデータに、電波が
観測者まで到達するのにかかる時間、そして宇宙空
間に存在する自由電子による屈折率の違いから振動
数ごとの波数の違いを考慮した項を式 (2)に補正す
ることで、

P̂0(t) =

∫
p̂(f) exp

{
i2πf

(
t+

D

c

)
−i2πα

DM

f

}
df (5)

として得られる (α = e2/2πmec = 4.148808 ×
109MHzpc−1cm3 は物理定数)。電波源における時刻
を t̃ = t− D

c と書き、P̂0 を t̃の関数として定義し直
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して、

P̂0(t̃) =

∫
p̂(f) exp

{
i2πf (t)− i2πα

DM

f

}
df (6)

となる。即ち、生データをフーリエ変換したものに、
exp(−i2παDM/f) の位相をかけて逆フーリエ変換
すると、dedispersionしたものが得られる。この方
法を coherent dedispersionと言う。この処理の特徴
として、精度が良いこと・計算量が多くなることが
挙げられる。

2.2 Incoherent dedispersion

生データを∆tごとのユニットに分け、それぞれの
ユニット毎にフーリエ変換をかける。これによって時
刻 t、周波数 fでのフーリエ変換したデータをF (t, f)

が得られることになる。基準とする周波数 fref と周
波数 f との到着時間の差は

∆t(f) ≃ 4.15× 106ms× (f−2
ref − f−2)×DM (7)

となる (D. R. Lorimer & M. Kramer 2005)。補正後
のデータを F ′(t, f)とすると、各 f に対し上式の時
間差を考慮することで、

F ′(t, f) = F (t+∆t(f), f) (8)

として得ることができる。この方法で時間差を補正
する方法を”incoherent dedispersion”と呼ぶ。この処
理は coherent dedispersionと比較して精度は良くな
いものの、計算量は少なくなる。また、周波数分解
能∆f は

∆f =
1

∆t
(9)

で決定されるため、∆f と∆tを同時に小さくするこ
とはできないという制限が課される。

3 Results

前章で述べたように、coherent dedispersionと in-

coherent dedispersionの両方でフーリエ変換を行う
必要がある。フーリエ変換するデータ点数を具体的
に把握するために、例として 1 秒あたり 1024×106

個の頻度でサンプリングされたデータのうち 30 ms

間のデータを dedispersion することを考える。Co-

herent dedispersion では 30 ms 間のデータ点数、
1024 × 106 × 0.03 = 3072 × 104 点をフーリエ変
換する必要がある。その後時間差を補正する項を
かけて同数の点を逆フーリエ変換するので、合計
で 3072 × 104点 × 2 回のフーリエ変換を行うこと
になる。Incoherent dedispersionでは 2.2章で述べ
た ∆t を 20µs とすると、この ∆t の中にはデータ
点が 1024 × 106 × 20 × 10−6 = 20480 個含まれ
ている。これを 30 ms 間に渡って繰り返す、即ち
30ms/∆t = 1500 回行う。まとめると incoherent

dedispersion では 20480 点 × 1500 回のフーリエ変
換を行うことになる。以上で挙げたように dedisper-

sionには多大な量のフーリエ変換が必要となり、こ
の処理速度が dedispersionの処理に要する時間を決
定する。
この章では現在 CPUで行っている処理を、GPU

で行った際にどれだけ効率化できるかについて定量
的に調べた。ここではその効率の議論として、1024

点のフーリエ変換を 1万回行った計算時間をCPUを
用いた場合と GPUを用いた場合で比較した。これ
によって dedispersionにおける GPUのおおよその
効率性を見積もることができると考えられる。また
CPUを用いたプログラムでは python、GPUを用い
たプログラムではCUDAで計算した。結果は表 1の
ようになった。この結果からGPUはCPUのおよそ
105 倍ほどの効率を有していることがわかった。

表 1: 1024点のフーリエ変換を 1万回行った計算時間
CPU(python) GPU(CUDA)

calculation

time
∼2 s ∼10 µs

4 Discussion

次に日本の電波望遠鏡を用いた場合に検出できる
FRBの fluenceを概算した。電波望遠鏡の検出感度は

σ =
SEFD√

2Bt
=

2kTsys

Ae

√
2Bt

(10)

で計算できる。ここでBはバンド幅、tは積分時間、
Tsys はシステム雑音温度、Ae は有効開口面積であ

66



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

る。この式を用いて、水沢・VERA・臼田望遠鏡、そ
して比較に FASTについて計算したものを表 2にま
とめた。なお簡単のため全ての望遠鏡で t = 1ms、
B = 100MHz、Tsys = 200K、そして望遠鏡の半径
を rとした時 Ae = πr2 × 0.5であると仮定した。結
果は表 2になる。

表 2: 水沢・VERA・臼田望遠鏡・FASTの感度
望遠鏡 口径 (m) σ(Jyms) 10σ(Jyms)

水沢 10 31.4 314

VERA 20 7.86 78.6

臼田 64 0.767 7.67

FAST 500 0.0126 0.126

この感度で FRBが検出できるかを考えるために、
CHIMEで検出された FRBのカタログと比較する。
その様子が図 3であり、横軸が fluence、縦軸が FRB

の個数であり、青のヒストグラムがCHIMEで検出さ
れた non repeating FRB、橙色のヒストグラムが re-

peating FRBを表している (The CHIME/FRB Col-

laboration 2021)。点線が各望遠鏡の 10σを表してお
り、FRBの検出として S/N比が 10σ 以上が必要で
あるとすると、点線の右側に存在する FRBがそれぞ
れの望遠鏡で検出できる FRBの個数である。水沢・
VERAと比べて、臼田望遠鏡では十分 FRBが検出
できることが確認できた。

図 3: 軸が fluence、縦軸が FRBの個数であり、青の
ヒストグラムがCHIMEで検出された non repeating

FRB、橙色のヒストグラムが repeating FRBを表し
ている (The CHIME/FRB Collaboration 2021)。点
線が各望遠鏡の 10σを表しており、FRBの検出とし
て S/N比が 10σ以上が必要であるとすると、点線の
右側に存在するFRBがそれぞれの望遠鏡で検出でき
る FRBの個数である。

5 Conclusion

電波望遠鏡を用いて得られた生データから周波数
によって到着時間が異なる効果を補正するまでの、
FRBの解析の流れを示した。また、実際にフーリエ
変換に要した時間を比較することで CPUに対する
GPUの効率性、そして日本の望遠鏡の感度について
議論した。これらの結果から日本の電波望遠鏡を用
いて FRBが検出できること、そして FRBの解析処
理の時間短縮には GPUによるプログラムを実装す
ることが必要不可欠であることを示した。これによ
りFRBを検出した直後に追観測を行うことが可能に
なり、さらなる FRBの研究を進めることができると
考えられる。
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ガンマ線バーストの非等方電子分布を考慮したシンクロトロン放射モデル
後藤　瞭太 (東京大学大学院　理学系研究科)

Abstract

ガンマ線バースト (Gamma Ray Burst;GRB)は相対論的なジェットからの放射現象である。今回の講演で
は、GRB の電子分布の非等方性を考慮に入れた放射モデルを発表する。非等方性を考慮に入れる動機は、
GRBのシンクロトロン放射モデルにおける速い冷却問題の解決にある。速い冷却問題とは、次のようであ
る。GRBの観測から、シンクロトロン放射を行う電子の冷却時間は、力学的な時間スケールよりもはるかに
短い。シンクロトロン冷却により直ちにエネルギーを失った電子からの放射は、観測される GRBのスペク
トルの冪を再現しない。我々はこの問題の解決策として、電子が磁場に対して平行方向に主に加速されてい
ればシンクロトロン冷却の影響が抑えられるということに注目した。磁場に対して平行方向への非等方な電
子加速は、衝撃波に代わる加速メカニズムの候補である磁気リコネクションで起きることがプラズマシミュ
レーションで示されている。今回の我々の研究では、加速電子の非等方な分布を初期条件として与え、シン
クロトロン冷却、ジェットの膨張に伴う磁場の減少、断熱冷却を取り入れた電子分布の時間発展と放射スペク
トルの計算を数値シミュレーションによって行った。その結果、電子分布の非等方性により冷却が抑えられ、
GRBのスペクトルを説明するパラメータ（非等方分布を特徴づけるパラメータ、相対論的ジェットのローレ
ンツ因子、冪乗分布の電子の最低ローレンツ因子など）領域が、これまでの観測から許される領域内にある
ことが明らかになった。今回の講演では、我々の非等方電子分布を考慮したシンクロトロン放射モデルによ
る GRBスぺクトルの説明可能性について議論を行う。

1 Introduction

ガンマ線バースト (Gamma Ray Burst;GRB)で観
測される光子のエネルギースペクトルはしばしば折
れた冪乗の関数で fitされる。このスぺクトルは低エ
ネルギーにカットオフをもつ冪乗のエネルギー分布
をした電子からのシンクロトロン放射により作られ
るとする解釈が考えられてきた。ところが、低エネ
ルギーの電子が力学的時間内にシンクロトロン放射
により冷えることで低エネルギー光子が観測より過
剰に作られてしまうという速い冷却問題が存在する
(Ghisellini et al. 2000)。
一様磁場を含む磁気リコネクションでの粒子加速

を計算した PICシミュレーションで、低エネルギー
の電子がリコネクション電場により磁場に沿った方向
に加速されることが示されている (Comisso & Sironi

2019)。磁場に沿った方向に加速された電子はシンク
ロトロン放射の冷却が遅いため、速い冷却問題が解
決される可能性がある。
本研究では、磁場に沿った方向の加速により作られ

た非等方な電子分布を初期条件にして、電子分布の
時間発展とシンクロトロン放射スペクトルの計算を
行い、GRBの観測からパラメータ（非等方分布を特
徴づけるパラメータ、相対論的ジェットのローレンツ
因子 Γ、冪乗分布の電子の最低ローレンツ因子 γmin

など）の制限を行う。これにより、電子分布の非等
方性を考慮することによる GRBスペクトルの説明
可能性についての議論を行う。

2 Methods

2.1 電子分布の時間発展
電子分布の時間発展はシンクロトロン放射と断熱

冷却を考慮に入れた以下の連続の方程式に従うと仮
定する。

∂

∂t
(
dN

dγdµ
) +

∂

∂γ
{(γ̇syn + γ̇adi)

dN

dγdµ
}

+
∂

∂µ
{(µ̇syn + µ̇adi)

dN

dγdµ
} = 0 (1)
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ここで、ψを電子の速度と磁場のなす角（ピッチ角）
とし、µ = cosψ。
シンクロトロン放射による単位時間あたりの冷却

率とピッチ角の変化は以下で与えられる (Rybicki &

Lightman 1979; Petrosian 1985)。

γ̇syn = −
2q4B2(γ2 − 1)(1− µ2)

3m3
ec

5
(2)

µ̇syn =
2q4B2µ(1− µ2)

3m3
ec

5γ
(3)

加速電子の分布における最低エネルギーの電子のシ
ンクロトロン冷却の時間スケールとして等方的な電
子分布で仮定される ⟨sin2 ψ⟩ = 2

3 の電子の冷却時間
tc =

γmin

γ̇syn
=

9m3
ec

5

4q4B2
0γmin

を用いることとする。
磁場は、放射領域が中心エンジンから十分離れて

いてトロイダル磁場優勢であるとし、

B = B0

(
R0

r

)
= B0

(
R0

R0 + Γβct

)
(4)

のようにB ∝ r−1に従ってジェットの膨張とともに
減少すると仮定する。磁場が初期値B0から著しく減
少する時間スケールである系の力学的時間を td = R0

Γc

と定義する。
断熱冷却による単位時間あたりの冷却率とピッチ

角の変化は以下で与えられる (Northrop 1963)。

γ̇adi = −
(γ2 − 1)(1− µ2)

2γ

Γβc

R0 + Γβct
(5)

µ̇adi =
µ(1− µ2)

2

Γβc

R0 + Γβct
(6)

図 1から電子は初期にシンクロトロン放射により
冷却を受け、磁場が t ≃ td で減衰した後、断熱冷却
によりピッチ角を変化させながらエネルギーを失っ
ていくことが分かる。

2.2 電子分布の初期条件
等方的な加速電子分布として

dN

dγdµ

∣∣∣∣
t=0

= Cγ−p

(γmin < γ < γmax) (7)

のような冪乗のエネルギー分布を仮定する。高エネル
ギー光子スぺクトルの観測を再現するように p = 2.5

を採用する。

 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

103 104 105 106 107

μ

γ

t/tc=0
t/tc=10-2

t/tc=10-1

t/tc=100

t/tc=101

図 1: シンクロトロン冷却と断熱冷却の影響を受けた
電子の γ − µ空間での軌道。γmin = 104, td/tc = 1

磁気リコネクションで加速された非等方な電子分
布をガウス型のピッチ角分布を用いてモデル化する。

dN

dγdµ

∣∣∣∣
t=0

= Cγ−p exp

(
−
(µ− µ)2

2∆µ2

)
(γmin < γ < γmax) (8)

低エネルギー領域で磁場に沿った加速を受け、高
エネルギー領域では乱流により等方化した電子の分
布を表すために

µ = 1 (9)

∆µ = ∆µmin

(
γ

γmin

)k

(10)

のようなパラメータのエネルギー依存性を仮定する。
図 2から非等方な電子分布の方が等方的な電子分

布の場合より冷却が抑えられていることが分かる。

2.3 シンクロトロンスペクトル
時間積分したシンクロトロンスペクトルは

νFν =

∫ 10td

0
dt

∫ γmax

1
dγ

∫ 1

−1
dµ

dN

dγdµ

×
√
3νq3B sinψ

mec2
F

(
ν

νsyn

)
(11)

で与えられる (Rybicki & Lightman 1979)。
加速電子に与えられたエネルギーで規格化したス

ペクトル

⟨νFν⟩ =
νFν∫ γmax

γmin
dγ

∫ 1
−1 dµ

dN
dγdµ

∣∣∣
t=0

(12)

を以後用いることにする。
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図 2: 電子分布の時間発展。td/tc = 103, γmin = 104

2.4 観測によるモデルパラメータの制限
(1)GRBのα分布はα ∼ −1にピークを持つ。我々

のモデルでは α = −1.25を典型的なGRBの αの値
の下限値とする。αの値は、冷却のレジームを決める
td/tcによって決定される。スペクトルの計算結果に
より α > −1.25から td/tcの値の範囲が制限される。
(2)νFν スペクトルのピークに対応するシンクロト

ロン光子のエネルギー
Ep ≃ 2Γ

3hγ2minqB0

4πmec
(13)

と各 td/tc で計算されたスペクトルのピークエネル
ギーを比較することで、磁場B0の値の範囲がGRB

の観測 100keV < Ep < 1000keVから制限される。
(3)磁気リコネクションにより放射を行う電子が加

速されることを仮定した。よって、磁場光度 LB が
観測される γ 線光度 Lγ,iso と同程度であることが要
求される。磁場光度は

LB = 4πcR2
0Γ

2B
2
0

8π
(14)

で表される。我々は, (1),(2)で制限されたパラメー
タ領域を通る磁場光度 LB の値を GRB の観測
1051erg/s < Lγ,iso < 1054erg/sと比較する。

3 Results

図 3 から td/tc = 45 の場合に低エネルギー光子
の冪指数が最大値 α = −1.2 となることが分かる。
td/tc = 45より大きい値で fast cooling,小さい値で
slow coolingとなり、スペクトルはソフトになる。

10-2

10-1

10-1 100 101 102 103

〈
νF
ν〉

ε(keV)

td/tc=1000 α=-1.49
td/tc=80 α=-1.25
td/tc=45 α=-1.2
td/tc=10 α=-1.25
td/tc=1 α=-1.53

図 3: 非等方な電子分布 (∆µmin = 0.01, k = 1)を初
期条件として td/tcの値を変えて計算したスペクトル

図 4から 2.4節の観測による制限を満たすパラメー
タ領域があることが分かる。

𝑬𝐩 = 𝟏𝟎𝟎𝐤𝐞𝐕

𝑬𝐩 = 𝟏𝟎𝟎𝟎𝐤𝐞𝐕

図 4: ∆µmin = 0.01, k = 1 の非等方な電子分布の
場合に、観測から制限されたパラメータ領域。Γ =

1000, γmin = 104

表 1から非等方性が強い ∆µmin = 0.01の電子分
布の場合、冷却時間は等方的な電子分布の場合に比
べて数十倍長くなることが分かる。
図 5から非等方な電子分布を考慮に入れた場合、要

求されるパラメータは Γ = 1000, γmin = 104である。

4 Discussion

電子が放射を行っている間に乱流によるピッチ角
散乱で電子分布が等方化しない条件は
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表 1: 初期条件のピッチ角分布を変えた場合の α >

−1.25を満たす td/tc の値の下限値と上限値
初期条件の電子分布　 td/tc の　 td/tc の

下限値 上限値
等方的な分布 0.35 1.8

k = 1,∆µmin = 0.01 10 80

k = 1.5,∆µmin = 0.01 12 50

k = 1,∆µmin = 0.1 1.7 6

k = 1.5,∆µmin = 0.1 3 3.5

𝜞 = 𝟏𝟎𝟎

𝜞 = 𝟑𝟎𝟎

𝜞 = 𝟏𝟎𝟎𝟎

𝜞 = 𝟏𝟎𝟎

𝜞 = 𝟑𝟎𝟎

𝜞 = 𝟏𝟎𝟎𝟎

図 5: ∆µmin = 0.01, k = 1の非等方な電子分布の場
合に、観測から制限されるパラメータ領域の γmin,Γ

依存性。グレーの領域は GRBの観測を満たさない
低い磁場光度 LB < 1050erg/sの領域である。

1

νsca
> td (15)

のように書ける。ここで、

νsca =
π

4

(
kE(k)

B0
2/8π

)
Ω at k =

Ω

vµ
=
eB0/γmec

vµ
, (16)

はアルフベン乱流中の単位時間あたりのピッチ角の
散乱割合である (Blamdford & Eichler 1987)。我々
は Kolmogorov乱流のパワースペクトル

kE(k) ≡
δBk

2

8π
=
δB2

8π

(
k

kinj

)− 2
3

, (17)

を採用する。ここで、乱流の注入スケールをジェット
のシェル幅とする、kinj = ∆R−1 = (R/Γ)

−1。(15)

式の条件は乱流の注入スケールでの乱流強度に対す
る条件として

δB

B0
<

(
4

π

) 1
2
(
Γγmec2

eB0R0

) 1
6
(
1

µ

) 1
3

(18)

のように書き直すことができる。観測により制限さ
れたパラメータである Γ = 1000, γ = γmin = 104,

LB = 1052erg/s, µ = 1を用いて (18)式の乱流強度
に対する条件を求めると δB

B0
< 0.06となる。

5 Conclusion

(1)磁気リコネクションで加速された非等方な電子
分布を仮定した場合に、GRBの観測から Γ = 1000,

γmin = 104 が要求されることがわかった。この結果
は残光の可視光の開始時刻から示唆される Γ ∼ 300

より大きい値である (Liang et al. 2010)。
(2)ジェットの膨張とともに減少する弱い磁場 (B ∝

r−1)による放射が遅い時期に現れ、スペクトル指数
の最大値はα ≃ −1.2であった。GRBの観測α ≃ −1

からシンクロトロン放射モデルでは磁場の散逸など
による速い磁場の減衰が要求されるのかもしれない。
(3)乱流によるピッチ角の散乱により比較的弱い乱

流 δB
B0

< 0.06でないと電子分布は等方化し速い冷却
問題は解決されないという見積もりが得られた。
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TeVガンマ線を放射するガンマ線バーストの放射機構
岩崎 啓 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙最大の爆発天体であるガンマ線バースト (GRB) は、相対論的ジェットをエネルギー源として、数秒か
ら数十秒の間数 keVから数MeVのガンマ線とそれに続き X線や可視光で減光していく残光が観測される。
この残光放射は、外部衝撃波によって加速された電子によるシンクロトロン放射で説明されてきた。Fermi

衛星の観測で残光のエネルギーが GeV帯域に達することが分かり、シンクロトロン放射だけでは GRBの残
光を説明できないことが示唆された。2018年 7月、初めて H.E.S.S.望遠鏡で数百 GeVのガンマ線を放射す
る GRB 180720Bが観測された。2019年 1月にはMAGIC望遠鏡で GRB 190114Cから TeVに及ぶガン
マ線が観測された。これはシンクロトロン放射では説明できず、シンクロトロン自己コンプトン放射 (SSC)

を考えると説明できることが分かった。しかし、H.E.E.S.望遠鏡で検出された GRB 190829Aでは SSC放
射では説明できないことが示唆された。TeVガンマ線を放射する GRBの放射機構は、観測数が少ないこと
から系統的な議論に至っていない。本講演では、これまでにMAGICと H.E.S.S.で観測された TeVガンマ
線を放射する GRBの観測結果を紹介し、高エネルギーガンマ線の放射機構について議論する。

1 Introduction

GRBは宇宙論的遠方で起こる宇宙最大の爆発現象
である。放射が等方的であると仮定すると、超新星
の典型的な爆発エネルギー (1051erg) や太陽が一生
をかけて放出するエネルギーを凌駕する 1052 から
1054ergのエネルギーを数秒から数十秒の間に開放す
る。この発生直後のガンマ線放射は即時放射と呼ば
れ、激しい時間変動を示し、GRB毎に異なったエネ
ルギー、スペクトルを示す。この即時放射の継続時
間によって短い種族と長い種族の２つに分けられる。
一般に放射時間が２秒以下のものを short GRB,そ
れ以上のものを long GRBと呼ぶ。その起源は異な
り、short GRBは中性子連星が合体したときに生じ
るジェットからと考えられている。long GRBはコラ
プサーシナリオと呼ばれるモデルで、大質量星が重
力崩壊によってブラックホールを形成し、その周りを
回転するガス円盤がブラックホールに落ち込んでい
き、落ち込んだガスの重力エネルギーの一部をジェッ
トとして放出することによると考えられている。こ
の即時放射についで、残光と呼ばれる様々な波長帯
の電磁放射が観測される。残光は数日から数ヶ月にわ
たって徐々に減光していく。残光放射は即時放射の爆
発に伴う放出物が、周囲の星間物質と衝突して生じ

る相対論的な外部衝撃波を形成し、これの衝撃波に
よって加速された電子のシンクロトロン放射による
ものだと考えられている。残光が観測されたことで
GRBが宇宙論的な距離で起きていることがわかり、
放射源が相対論的な速度を動いていることが判明し
た。これらの放射過程はさまざまなモデルが存在す
るものの、GRBが観測されて 60年が経つ現在もな
お解明に至っていない。これまでに Swift衛星に搭載
された BATや Fermi 衛星に搭載された GBM をは
じめとした検出器によって数 keVから数 GeVまで
の光子が観測されてきたが近年地上にあるMAGIC

望遠鏡や、H.E.S.S.望遠鏡によって数百GeVから数
TeVのガンマ線が観測されるようになった。これら
のガンマ線のスペクトルは電子によるシンクロトロ
ン放射では説明できない。この高エネルギーのガン
マ線の放射には別の放射モデルが必要である [1]。

2 観測結果
2.1 GRB160821B

GRB160821Bは Swift衛星によって即時放射が観
測された。GRB160821Bは T90(光子の 90％が観測
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される時間) が 0.48 sで short GRBに分類される。
Swiftの検出後 24秒後から約４時間MAGICによっ
て観測された [6]。赤方偏移は z=0.16であった。観
測条件が悪く、エネルギー閾値が高かったが (0.5TeV

以上)TeVに及ぶガンマ線が 3.1σ の有意度で観測さ
れた。

2.2 GRB180720B

GRB180720Bは Fermi衛星によって即時放射が観
測され、GRB180720Bは T90が 48.9 sで long GRB

に分類される。赤方偏移は z=0.4245± 0.0005、即時
放射の最大エネルギーは 5 GeVであった。この観測
の 10.1時間後の残光期にH.E.S.S.によって 2時間観
測が行われ、5.3σの有意度で数 100 GeVのガンマ線
放射が観測された [2]。図１は H.E.S.S.や Fermiお
よび swift衛星、可視光の観測結果を合わせた多波長
の光度曲線である。

図 1: GRB180720Bの多波長の光度曲線

2.3 GRB190114C

GRB190114Cは Swift衛星と Fermi衛星によって
即時放射が観測された。T90 は Fermi衛星で 116 s、
Swift衛星で 362 sで long GRBに分類される。Swift
衛星でGRB190114Cが検出されて57秒後にMAGIC

望遠鏡でも観測が行われ、約 4時間観測された [3]。
観測されてから 20分の間に最大 0.2TeVのガンマ線
が観測され、50σを超える有意度であった。図２に多
波長の光度曲線を示す。0.3–1 TeVの範囲の光度曲線
は F (t) = tβ(β = −1.60± 0.07)の冪関数で表され、
即時放射に見られる不規則な時間変動はないため、こ

の高エネルギーのガンマ線の放射は残光期のものと
考えられる。図 3は Swift、Fermi衛星、MAGICの
観測結果を合わせたエネルギースペクトルである。

図 2: GRB190114Cの多波長の光度曲線

図 3: GRB190114Cのエネルギースペクトル

2.4 GRB190829A

GRB190829Aは Fermi衛星によって即時放射が観
測され、その 51秒後に Swift衛星でも観測された。
このあと、電波、赤外、可視などさまざまな波長帯
で観測された。H.E.S.S.の観測は Fermi衛星の観測
後 3晩連続で行われ、１夜目が 0.1–3.3 TeVの間の
エネルギー帯で観測され、２日目は 0.1–1.4 TeVで
観測されそれぞれ 21.7σ、5.5σの有意度であった [5]。
３日目夜は信号が弱く、スペクトル解析は行われな
かった。図 4は光度曲線である。
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図 4: GRB190829Aの光度曲線

3 議論
得られたスペクトルをもとにTeVガンマ線の放射

機構について議論する。

3.1 シンクロトロン放射モデル
シンクロトロン放射とは荷電粒子が磁場中でロー

レンツ力によって曲げられるときに電磁波を放射す
る現象である。数GeVまでの残光の放射は電子シン
クロトロンで説明することができる。しかし、TeV

ガンマ線になると電子によるシンクロトロン放射で
は説明できなくなる。シンクロトロン放射では光子
のエネルギーに制限がつき、シンクロトロン放射に
よる最大光子エネルギーは

εmax ≈ 100(Γ/1, 000)GeV (1)

と近似される。式 (1)からわかるように、シンクロ
トロン放射による光子のエネルギーを決定づける重
要なファクターとして、ジェットのローレンツ因子 Γ

がある。またシンクロトロン放射のエネルギースペ
クトルの特徴として、冪乗で減衰することがあげら
れる。本講演では、すべて電子のシンクロトロン放
射を考える。陽子などのハドロンによるシンクロト
ロン放射も考えることができるが、放射効率が低く、
GRBのスペクトルを再現するには超高エネルギーの
ハドロンが必要になり現実的に考えにくい。

3.2 SSC

SSCとはシンクロトロン放射によって生成された
光子がジェット中の電子と逆コンプトン散乱を起こす
ことで、高エネルギー光子になる過程である。SSC

モデルのスペクトルの特徴として、シンクロトロン放
射のピークと SSCのピークの二つの成分が現れる。
また SSCの特徴として、クライン-仁科効果によって
高エネルギー側でコンプトン散乱の反応断面積が小
さくなっていくこと、ジェット内部の光子-光子吸収
により高エネルギー側ではソフトなスペクトルが予
想される。

3.3 モデルとの比較
GRB180720Bでは数 100GeVのガンマ線が即時放

射から 10時間後の残光期に観測されている。これを
シンクロトロン放射のみで実現するためには、ジェッ
トのローレンツ因子 Γが 1000を越えなければならな
いが即時放射から 10時間後にジェットのローレンツ因
子が 1000を超えることは難しい。また、GRB180720

のバルクローレンツ因子は観測結果から 20程度と考
えらており高エネルギーのガンマ線の放射がシンク
ロトロン放射によるのものと考えることはできない。
GRB190114Cでも同様にシンクロトロン放射のみの
放射機構は考えにくい。観測結果はシンクロトロン
放射のみ仮定したときの予想上限より大きいエネル
ギーが観測されている (図 5)。そこで SSCモデルを

図 5: GRB 190114CにおけるTeVγ線の数の時間・
エネルギー分布

仮定すると説明できる [4]。図 6は SSCを仮定して
フィットしたものである。
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図 6: GRB 190114Cの 68～110秒および 110～180

秒の時間でのスペクトルのモデリング

しかし、GRB160821BやGRB190829A では SSC

では説明できない。GRB19082Aの高エネルギー側
でのスペクトルは予想されるものよりハードなスペ
クトルが得られている。図 7はシンクロトロン放射
のみを仮定してフィットしたスペクトルである。シン
クロトロン放射のみを仮定した場合、SSCより観測
結果を再現する。しかし上述のように、シンクロトロ
ン放射によるガンマ線のエネルギーには限界があり、
GRB190829Aは図 6によると限界のエネルギーより
も 3桁以上大きくなっている。そのためには数 PeV

の電子が必要であり、未知の加速プロセスが要求され
る。式 (1)を考えると、ジェットのローレンツ因子を
大きくするとシンクロトロン放射による最大エネル
ギーが大きくなると考えることができるが、今回の
場合ジェットのローレンツ因子が即時放射開始 4時間
後に 102であることが要求される。しかし、この値は
爆発の規模を考えると現実的には難しい。このよう
に GRB190829Aではシンクロトロン放射でも SSC

でも説明することができない。そのため、他の放射機
構としてジェット外部から内部に入ってきた光子を、
相対論的電子が逆コンプトン散乱する EIC(External

Inverse Compton)が示唆されている。

図 7: GRB190829Aの 4.3～7.9および 27.2～31.9時
間の時間でのスペクトルのモデリング

4 Conclusion

本講演では TeVガンマ線を放射する３つの GRB

を紹介し、その放射機構について議論した。TeVガン
マ線を放射するGRBの観測数が少ないために系統的
な結論に至ることができない。よりたくさんのGRB

を高エネルギーガンマ線が検出できる地上の望遠鏡
で検出する必要がある。また、即時放射はより爆発に
近い情報を持つため、より早い時間で TeVガンマ線
が検出されれば、GRBの即時放射の発生機構が明ら
かになることが期待される。現在、CTA(Cherenkov

Telescope Array)計画が進んでおり、これは 20 GeV

から 300 TeVと従来の検出器より 1桁大きいエネル
ギー帯に感度を持ち、更なる GRBの観測が期待さ
れる。
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TeV ガンマ線バーストGRB 190829Aの残光のOff-axisジェット

モデルによる理論的解釈

佐藤 優理 (青山学院大学大学院 理工学研究科)

Abstract

近年になり、大気チェレンコフ望遠鏡MAGIC, H.E.S.S. 等によって、超高エネルギーガンマ線の残光が検

出された。3番目に検出されたGRB 190829A については、発生後およそ 2 万秒後に H.E.S.S. によって 20σ

レベルで超高エネルギーガンマ線が検出されたが、通常のGRB よりもガンマ線即時放射の全放射エネルギー

が一桁以上小さく、さらに、X線残光と可視残光のピークの時刻がほとんど一致するという 2つの珍しい特

徴を持つ。そこで、相対論的ジェットを真正面からではなく斜め方向から見たとした場合に、GRB 190829A

の上述の特異な観測結果を説明できるかどうか調べた。その結果、GRB 190829Aは開き角が異なる２つの

ジェットからなる二成分ジェットモデルを用いて、ジェットを斜めから見ると説明できることがわかった。即

時放射と初期 X線残光、可視残光はジェットのローレンツ因子が 350でジェットの開口角が 0.015 radと狭

いジェットを斜め方向から見たと解釈できることがわかった。さらに、後期 X線残光と電波残光を説明する

ために、ジェットの開口角が 0.1 radと広いジェットが必要なことがわかった。

1 Introduction

ガンマ線バースト (GRB)は、ローレンツ因子が100

以上の相対論的なジェットが観測者に向かってまっす

ぐ進んでいると考えられている。しかし、その起源天

体や放射機構の詳細は未解明である。大気チェレンコ

フ望遠鏡MAGIC, H.E.S.S.等によって、超高エネル

ギーガンマ線の残光 (TeVガンマ線残光)が 2018年に

初検出され、これまでに 4イベント (GRB 180720B,

190114C, 190829A, 201216C)検出された。その中で、

GRB 190829Aについては、発生後およそ 2万秒後に

H.E.S.S.によって20σレベルで超高エネルギーガンマ

線が検出された。しかし、このイベントはこれまでの

TeVイベントとは異なる振る舞いを示す。まず、即時

放射にエピソードが 2つあるとされている。さらに、2

つのエピソードとも通常のGRBよりもガンマ線即時

放射の全放射エネルギーが一桁以上小さく、Episode

1はEiso,γ = 3.2×1049 erg、Ep = 120.0 keVであり、

Episode 2が Eiso,γ = 1.9×1050 erg、Ep = 10.9 keV

である (Chand et al. 2020)。また、また、赤方偏移が

z=0.0785と比較的地球の近傍で発生した。さらに、X

線残光と可視残光で rising partがあり、そのピークの

時刻がほとんど一致する (Chand et al. 2021)。電波

の残光も典型的なイベントより一桁以上暗い (Rhodes

et al. 2020)。そこで、相対論的ジェットを真正面か

らではなく斜め方向から見たとした場合に、即時放

射のエネルギーと X線・可視残光の波長に依存しな

いピークを説明できるかどうか調べた。このOff-axis

jetモデルによれば、相対論的ビーミング効果により、

真正面から見た場合の即時放射のエネルギーよりも

低い値が観測される。同時に、このモデルでは残光

の明るさがピークになる時刻は波長に依存しないた

めどれも同じになると期待される。

2 Model

この章では、Huang et al. 2000に従ってX線、可

視光 (V-band), 電波 (1.3 GHz, 15.5 GHz)のシクロ

トロン放射の残光の計算を行う。中心エンジン静止系

での時間座標を tbとし、中心エンジンが原点 (r = 0)

にある動径座標を r、ジェットの中心軸を θ = 0 と

する極座標を用いる。以下では、ジェットは uniform

jetとし、ジェット放射は半径Rでの無限に薄い shell

emissionを仮定する。ジェットの速度は

β =
dR

c dtb
, (1)
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であり、バルクなローレンツ因子 Γ = 1/
√
1− β2で

ある。中心エンジン静止系で tb = 0で jetが中心エ

ンジンから放出される。ジェットは、はじめに open-

ing half-angleは θ0、全エネルギー Eiso,K (iotropic

equivalent)、バルク・ローレンツ因子 Γ0をもつ。周

囲の星間ガスの密度 n0 は一様。ジェットは ISMを

はきあつめることで減速しつつ外部衝撃波を形成す

る。sept-up mass mと jet の bulk Lorentz因子の間

の関係は以下で与える (Huang et al. 2000),

dΓ

dm
= −

Γ2 − 1

Mej + ϵm+ 2(1− ϵ)Γm
. (2)

ここでMej = Eiso,K/Γ0c
2は jetの ejecta mass、ϵは

放射効率である。ジェットは横方向には (ジェットの

comoving系で測定した)音速 csで広がり、その開き

角 θj の時間発展も Huang et al. (2000)のものを採

用する,

dθj

dtb
=

cs

ΓR
. (3)

最後に幾何学的関係より、

dm

dR
= 2πR2(1− cos θj)nmp . (4)

以上の (1)–(4)式を解けばジェットのダイナミクスを

求めることができる。これらの物理量の時間発展は、

on-axis (θ = 0) observer time tの関数として表示す

る。tb と tの間の関係は以下で与えられる。

dt

dtb
= 1− β . (5)

シンクトロン放射を計算するにあたり、micro-

physics parameters ϵe と ϵB は一定とする。Thin

shell 内で注入される電子のエネルギー分布は冪乗

である (Ne ∝ γ−p
e )。

観測者の視線方向は θ = θv であるとする。観測者

の時間 T に届く残光放射の flux density Fν は、jet

の各点での emissivityを equal arrival time surface

で積分してもとめる∫
1− β cosΘ

βc
dR = T . (6)

ここでΘは emitting amaterialの速度方向 (radial方

向)と視線方向とのなす角である。

以上で述べた残光モデルのパラメータは、isotropic

equivalent kinetic energy Eiso,K, initial Lorentz fac-

tor Γ0, initial jet opening half-angle θ0, ambient

density n0 (一様), microphysics parameters ϵe, ϵB ,

electron power-law index p, ジェットの viewing an-

gle θv である。次の § 3では、ジェットが 1つのとき

と 2つのときを考える。後者の場合は、２つのジェッ

トの中心軸は一致しているとする。

3 Results

この章では、我々のモデルに基づき計算した電波、

可視光、X線残光の結果をしめし、GRB 190829Aの

観測データを比較する。X線のデータは Swiftチー

ムのウェブサイト1 からダウンロードした。公開さ

れているデータは 0.3–10 keVでの積分エネルギーフ

ラックスである。また、photon indexはどの時間で

も 2.2程度である。一方で我々は理論的なX線残光と

して ν = 1018Hzでのエネルギーフラックス Fν を数

値計算する。観測データを積分エネルギーフラックス

を Fν=1018 Hzに換算する際、全ての時間帯で photon

indexを 2.2と仮定した。可視光の観測データ (吸収補

正前)はChand et al. 2020から取得した。我々は数値

計算をする際には、可視光の減光量はAV = 1.5 mag

とした。電波のデータは Rhodes et al. 2020から取

得した。

3.1 Single Jet Model

まず、ジェットが 1 つの場合を考える。このと

きのパラメータは、θv = 0.0305 rad, θ0 =

0.015 rad, Eiso,K = 4.0× 1053 erg, Γ0 = 350, n0 =

0.01 cm−3, ϵe = 0.2, ϵB = 5.0×10−5, p = 2.44。こ

のジェットを narrow jetと呼ぶ。図 1左の実線に結

果を示す。およそ 8×102 sから 2×104 sくらいまで

の X線と可視光残光の観測結果を off-axis afterglow

modelで説明出来た。ジェットをOff-axisでみたとき

1/Γ ∼ θv − θ0 になるまでジェットが減速して初めて

ジェット放射が明るく観測される。これ以降は観測さ

れるフラックスは on-axis (θv = 0)の場合とほぼか

1https://www.swift.ac.uk/xrt curves/00922968/
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図 1: 左図が 1成分の場合の図である。実線が off-axisの場合で破線が on-axisの場合である。右図が 2成

分ジェットの場合である。破線が narrow jet、点線が wide jet、実線が二つのジェットを足し合わせた場合

である。両図とも赤がX線 (3-10keV)、青の三角形が可視光 (V-band)、緑の四角形が電波 (1.3GHz)、オレ

ンジの丸が電波 (15.5GHz)の観測値である。赤色の線が X線 (3-10keV)、青色の線が可視光 (V-band)、緑

色の線が電波 (1.3GHz)、オレンジ色の線が電波 (15.5GHz)の理論線である。

わらない。Off-axis afterglowでは、X線と可視光で

波長に依存しない rising partとピークを持つ。ここ

で、フラックスがピークになる観測者時間は

Tpk ∼ (1 + z)

(
3Eiso,K

4πn0mpc5

) 1
3

(θv − θ0)
8
3 , (7)

で与えられる。上式に narrow jetの我々のパラメー

タを代入すると Tpk ∼ 2.4× 103 s となり、2倍以内

で数値計算の結果と一致する。比較のため、on-axis

(θv = 0)の場合の結果を図 1 左の破線で示す。

次に、数万秒以降のX線残光を見てみると、narrow

jetではX線の観測結果とずれる。また、電波も説明

出来ない。従って、次の § 3.2ではもう１成分追加し
て、２成分のジェット放射により、X線後期と電波後

期の観測結果を説明することを考える。

3.2 Two-component Jet Model

続いて、ジェットの開口角が小さい narrow jetと

開口角が大きいwide jetの 2成分ジェットモデルを考

える。観測されるフラックスはそれぞれのジェット放

射の単純な足し合わせだと仮定する。narrow jetの

パラメータは § 3.1 で与えたものと同じである。一

方、wide jetのパラメータは θ0 = 0.1 rad, Eiso,K =

2.0× 1053 erg, Γ0 = 20, ϵe = 0.4, ϵB = 1.0× 10−5,

p = 2.2であり、θv と n0 は narrow jetと同じであ

る。２つのジェットの中心軸は同じ (θ = 0)である

(図 2参照)。

図 1右に示すように、X線と可視光のピークを nar-

row jetでフィッテングすることが出来、X線の後期

残光と電波の残光をほぼ wide jetからの放射で説明

することが出来た。

4 Discussion

GRB 190829Aについてジェットを斜め方向からみ

た場合の残光の観測結果を２成分ジェットモデルで

調べた。初期のX線と可視光の残光は narrow jetの

off-axis 残光で、後期の X 線と電波残光は wide jet

からの残光放射で説明が出来るとわかった (図 2)。

今回の残光のモデルでは、説明できない成分がい

くつかある。それらは別成分の寄与であると思われ

る。たとえば、数 100 secのX線放射は即時放射の名

残りだと考えられる。可視光の観測値がおよそ 2万

秒からフラットになっているが、これは超新星の成

分である (Hu et al. 2020)。電波 15.5 GHzの 107 s

以降にもエクセスがあるが、これは radio supernova

成分かもしれない。

電波 1.3 GHzは我々の２成分ジェットモデルの理

論の計算結果が実際の観測値よりも 2倍くらいオー
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図 2: GRB190829Aの理論的解釈のイメージ図。赤色のジェットが narrow jet、青色のジェットが wide jet。

黒の矢印が観測者の視線方向。

バーしている時間帯があるが、これはシンプルなモ

デルを採用しているために生じる誤差の範囲内であ

ろう。

残光で決まったパラメータを用いて、20000 sでの

TeV ガンマ線のフラックスを Sari & Esin 2001に従

い計算したところ、narrow jet が観測されたフラッ

クスを説明できそうだとわかった。

また、ジェットを真正面 (θv ≈ 0)からみたときの

narrow jetの即時放射はどのように観測されたかを

残光で決まったパラメータを用いて Donaghy 2006

に基づき計算した。もし narrow jet が 即時放射の

Episode 1を放射するとし、このジェットを on-axis

から見たら (θv = 0)、明るい典型的な Long GRBの

もつ値に近いことが分かった (Zhao et al. 2020)。一

方で、narrow jetが Episode 2を放射する場合も同

様に計算すると、この場合も典型的な Long GRBの

もつ値に近いことが分かった (Zhao et al. 2020)。
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相対論的爆風の磁気流体シミュレーション

草深 陽 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

　我々は一次元相対論的磁気流体数値計算コードを開発し、相対論的爆風のシミュレーションを行なってい

る。本研究ではガンマ線バー スト (GRB)に代表される相対論的衝撃波の発展を追う。相対論的流体力学に

於ける、点源爆発の自己相似解である Blandford Mckee解 (Blandford & Mckee 1976, 以下 BM 解)との

比較も行う。

　 GRBはエネルギーにして約 1053 ergのガンマ線を、数秒間で放出する宇宙最大の爆発現象である。ガン

マ線の放射機構は、衝撃波で加速した高エネルギー電子によるシンクロトロン放射であると考えられている。

エネルギー源は相対論的ジェットであり、星間物質 (ISM)を掃き集めるにつれ減速していく (この状態を爆

風という)。この時 ISMを先進衝撃波が、ジェット内部を逆行衝撃波が伝播する。この 2つの衝撃波から、数

日間放射され続ける X線から電波領域までの放射のことを GRB残光と呼ぶ。

　本研究では GRB残光を想定したパラメータ設定のもと、先進衝撃波と逆行衝撃波の発展を一次元球対称

シミュレーションにより明らかにする。ISM領域は磁場が弱いので、先進衝撃波は BM解に類似している。

一方ジェット領域は磁場が強いので、磁気圧などが逆行衝撃波の発展に影響を及ぼす。本公演では磁場がな

い場合の計算結果について議論し、磁場がある場合については計算の進捗を報告する。

1 Introduction

ガンマ線バースト (GRB)は宇宙最大の爆発現象で

ある。GRBには即時放射と残光という２種類の特徴

的な電磁波放出過程がある。即時放射では爆発によ

り解放される約 1053 ergの莫大なエネルギーを、わ

ずか数秒の間にガンマ線として放射する。爆発によ

る物質の放出は断続的であり、各放出物はシェル状

に広がっていく。

シェルのエネルギー源は相対論的ジェットであり、

星間物質 (ISM)を掃き集めていくにつれて減速して

いく。この状態を爆風と呼び、掃き集めた ISMの静

止エネルギーよりもシェルのエネルギーが大きいと相

対論的衝撃波となる。爆風に付随する衝撃波は ISM

中を伝播する先進衝撃波と、ジェット内部を伝播する

逆行衝撃波の２つから構成される。これらの衝撃波

で加速された粒子が synchrotron放射をして放つ電

波から X線までの放射は GRB残光として数日間観

測される (Sari et.al 1998)。

先進衝撃波の減速開始時に於ける逆行衝撃波の振

る舞いが、初期残光に少なからず影響を与えている

(Zhang & Meszaros 2004)。磁場の影響が無視でき

る場合、ISM を伝搬する先進衝撃波は、Blandford

Mckee解として知られる自己相似解に従う。一方ジ

ェット領域に強磁場が存在している場合、磁気圧によ

り逆行衝撃波の発展に影響を及ぼすことが考えられ

る。磁場の影響がある場合の解析解は知られておら

ず、磁気流体シミュレーションを行う必要がある。

衝撃波のエネルギー源である相対論的ジェットの形

成機構については未解決であり、様々なモデルが提案

されている。例えばニュートリノ対消滅により生じる

ファイアボール (Rees & Meszaros 1994)によって加

速される場合は、ジェットは粒子優勢となる。一方で

Blandford Znajek機構 (Brandford & Znajek 1977)

など磁気力により加速されている場合、ジェットは磁

場優勢となる。磁場優勢か粒子優勢かを判断する指

標として σ ≡(磁場のエネルギーフラックス)/(粒子

のエネルギーフラックス)なる σがよく用いられる。

本研究では独自に開発した１次元相対論的磁気流

体数値計算コード (1DSRMHD)を用いて、相対論的

爆風のシミュレーションを行う。σ = 0の場合に於け

る先進衝撃波の発展の様子を Blandford Mckee解と

比較し議論する。また逆行衝撃波の生成・発展につ

84



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

いても考察する。磁場がある場合のシミュレーショ

ンについてはコード開発の進捗について報告する。

2 Methods

2.1 Equations of relativistic MHD

光速 cは 1とする。Heaviside単位系を用いた時、

エネルギー運動量テンソルが次式で与えられるよう

な理想電磁流体を考える。

Tµν = (ϵ+pg+2pm)uµuν+(pg+pm)ηµν−bµbν (1)

但し ϵは流体の固有系での内部エネルギー密度、pg

はガス圧力、pmは磁場の圧力であり、bµ, uµはそれ

ぞれ４元磁場と４元速度である。

bµ = (γ(v ·B),B/γ + γ(v ·B)v) (2)

uµ = (γ, γv) (3)

ここで pm と bµ との間には

2pm = bµbµ = |B|2 − |v ×B|2 (4)

という関係式が、また ϵと pg の間には

ϵ =
pg

γc − 1
+ ρ (5)

という関係が成り立つ。但し、ρは流体の固有系での

質量密度であり、γc は比熱比であり次の近似式で表

される (Mignone & Mackeeny 2007)。

γc = 1 +
ϵ+ ρ

3ϵ
(6)

特に非相対論極限 (ϵ/ρ → 1)では γc = 5/3に、相対

論極限 (ϵ/ρ → ∞)では γc = 4/3になる。

解くべき方程式系は連続の式、エネルギー運動量

保存則、誘導方程式である。

∂µ(ρu
µ) = 0 (7)

∂µT
µν = 0 (8)

∂µ(b
µuν − bνuµ) = 0 (9)

これを一次元球座標を用いて

∂U

∂t
+

1

r2
∂r2F

∂r
= S (10)

の形に書き直すと、保存系で書かれた 7つの方程式が

得られる。但しU は保存量、F はフラックスであり、

次式で与えられる (Giacomazzo & Rezzolla 2006)。

U ≡



D

τ − b0b0

Sx − b0bx

Sy − b0by

Sz − b0bz

By/r

Bz/r


, F ≡



Dvx

Sx − b0bx −Dvx

Sxvx + p− bxbx

Syvx − bxby

Szvx − bxbz

(Bzvx −Bxvz)/r

(Byvx −Bxvy)/r


(11)

ソース項 S は次の通りである。

S =
1

r



0

0

T θθ + Tϕϕ

T θr − Tϕϕ cot θ

Tϕr + Tϕθ cot θ

0

0


(12)

ここで次の定義を用いた。

τ ≡ wγ2 − p−D (13)

D ≡ ργ (14)

Sj ≡ wγ2vj (15)

p ≡ pg + pm (16)

w ≡ ϵ+ pg + 2pm (17)

2.2 Numerical calculation scheme

開発した計算コードは 1DSRMHDコードであり、

Fortranを使用している。時間発展は１次精度 Euler

法によって行い、数値フラックスの評価は近似 Rie-

mann解法の１種である１次精度 local Lax-Friedrichs

schemeを用いた (Rusanov 1962)。相対論的流体の場

合、保存変数から基本変数を導出することは容易では

ない。保存変数から基本変数を計算する方法を prim-

itive recoveryと言い、2D Newton’s method(Koide

et.al 1999)を用いて反復的に計算した。
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2.3 Set up for blast wave simulation

今回の計算では初期値として vy = vz = 0, bx =

bz = 0を仮定した。よって式 (10)よりこれらの値は

時間発展しない。その他の初期物理量については表

1に示す初期パラメータと ρjet ∝ r−2 で与えられる

密度プロファイルから計算した。

表 1: 各領域に於ける初期パラメータの値。jetの ρ

については端点での値である (式 20参照)。

region ISM jet Wind

n [個/cc] 1 - 10−2

ρc2 [erg/cc] 1.5×10−3 4.1 1.5×10−5

γ 1 10 1.1

σ 0 0 0

T [eV] 106 106 106

E [erg] - 1050 -

磁場については σの定義から計算できる。

σ ≡ (By)2

(ϵ+ pg)c2γ2
→ By =

√
σ(ϵ+ pg)c2γ2 (18)

密度プロファイルを用いると、シェルのエネルギーは

E =

∫ R0+∆Rjet

R0

4πr2dr(1 + σ)ρjetc
2γ2 (19)

と計算される。但し∆Rjetはシェルの厚みであり、後

述する減速半径から計算される。これより端点R0で

ρjet(r = R0) =
E

4π(1 + σ)c2γ2∆Rjet
(20)

となる。圧力は陽子質量mp = 938 MeVを用いて

pg = nT =
ρ

mp
T (21)

と計算できる。また減速半径Rdecを次式で定義する。

4π

3
R3

decρISMc2γ2 = E (22)

これは掃き集めた ISMに与えたエネルギーが爆発の

エネルギーと等しくなる半径を表している。Jetの厚

みは減速半径の 1/γ2 とした。

∆Rjet = Rdec/γ
2 = Rdec/100 (23)

計算領域の左端は Rdec/10 とし、右端は 3Rdec と

した。計算領域の grid 数は 100000 とし、Courant

数は 0.1以下とした。本計算ではシェルの後ろ側が

真空状態となるので、密度と圧力に対して下限値

(10−4ρISM(r/0.1)−2, 10−4pISM(r/0.1)−2)を与えた。

境界条件として outer boundaryは open boundary、

inner boundaryは injection boundaryとして一定の

弱い風 (Wind)を注入するようにした。シミュレー

ションの初期状態と時間発展の様子を図 1に示した。

図 1: 上側：シミュレーションの初期状態。紫線は密

度、緑線は圧力を表し、左軸の値に対応する。青線

はローレンツファクターを表し、右軸の値に対応す

る。下側：シェルが減速半径に差しかかった瞬間の

スナップショット。

3 Results

シェルが相対論的爆風になる前の停滞期の様子を

図 2左側に、相対論的爆風となり逆行衝撃波が生じ

ている様子を図 2右側に示した。減速半径に差し掛

かるまでは、図 2左側に示したような停滞期が進行

した。これはシェルのエネルギーが掃き集めた ISM

のエネルギーよりも十分大きいので、自由膨張して

いることを表している。減速半径通過後、図 2右側

のようにシェルの前方は γ = 10 → 4 まで減速し、

1.33Rdec に先進衝撃波が, 1.31Rdec に逆行衝撃波が

生じた。1.32Rdec 付近に見られる密度の増加してい

る部分は、逆行衝撃波によって加熱された jet であ

る。その前方にある圧力と密度がほぼ等しい部分は

先進衝撃波によって加熱された ISMである。

86



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

先進衝撃波に於けるローレンツファクターの時間

発展の様子を図 3上側に示した。減速半径を通過後

(t = 1.6×106 s)、先進衝撃波が生じBlandford Mckee

解に従って発展していくことが判明した。図 3下側は

衝撃波により散逸され熱化したエネルギーの時間発

展を表している。このエネルギーがシェルのエネル

ギーと等しくなるということは、シェル全体を衝撃

波が通過して加熱されたということを意味している。

図 2: 左側：停滞期の様子。シェル前方に ISMを掃

き集めるものの減速はあまり起きていない状態。　

右側：相対論的爆風の様子。1.33Rdec の前方に先進

衝撃波があり、後方には逆行衝撃波が生じている。

図 3: 上側：シェル前方のローレンツファクターの時

間発展。赤線は γ2R3 を表しており、γ2R3 = const

が Blandford Mckee解の示唆するところである。　

下側：衝撃波により加熱されたエネルギーの時間発

展。2× 106 s程度でシェル全体が衝撃波加熱された

ことを表している。加熱されているかの判断は比熱

比の値が 5/3を下回っているか否かで評価した。

4 Discussion & Conclusion

本研究では独自に開発した 1DSRMHD コードを

用いて磁場がない場合の相対論的爆風のシミュレー

ションを行なった。減速半径に達するまでは停滞期

が進行し、減速半径に差し掛かると先進衝撃波が生

じた。先進衝撃波は Blandford Mckee解に漸近し、

逆行衝撃波の発生も確認できた。逆行衝撃波がシェ

ルを通過することで、シェル全体が衝撃波加熱され

ることが確認できた。

理論的には衝撃波が通過した ISMと jetの境界線

が接触不連続面として存在するはずである。図 2右

側に於いて境界線は 1.32Rdec付近に存在すると考え

られるが、はっきりとした不連続面は確認できなかっ

た。これは計算 schemeが１次精度であるために、接

触不連続面が鈍っているからだと考えられる。より

高次精度の計算 schemeの実装が課題である。

磁場がある場合の相対論的爆風シミュレーション

については現在開発中である。定性的には磁気圧が

効いてくるので逆行衝撃波が発展しづらくなること

が予想される。一方 ISMは磁場の影響が無視できる

ので、先進衝撃波は Blandford Mckee解に漸近する

と考えられる。詳細な計算結果については発表当日

に報告する予定である。
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相対論的衝撃波による統計的粒子加速とその発展

西川 智隆 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

宇宙線は, 地球に降り注ぐ陽子や原子核などの荷電粒子である. 観測によって, 宇宙線のエネルギーは 1012 eV

を超える広い領域で観測され, そのスペクトルは, エネルギーの冪乗の形を示すことが分かった. このような

宇宙線の起源や, 高エネルギーにまで加速される機構についての最も有力な理論の一つに, 衝撃波における統

計的粒子加速 (Fermi 加速) というものがある. これは, 衝撃波付近において, 熱的平衡状態から外れた運動量

の大きな粒子と散乱体 (主に Alfven 波) とを仮定し, 注目した粒子が衝撃波の上流及び下流の散乱体によっ

て粒子が何度も衝撃波面をを横切り散乱される過程を考えたモデルである.

今回はこの考察によってエネルギーのスペクトルが冪乗となること, また, 高エネルギーを持つ粒子程,

銀河系外に逃げ出す効果を考慮すると 108 eV から 1015.5 eV の範囲の冪指数が説明できることを示す. さら

に, この加速機構を超新星残骸の衝撃波に適用し, 荷電粒子が得られる最大エネルギーが, 大きく見積もって

4.6 × 1014 eV となることを示す. さらに, この最大エネルギーが, スペクトルの冪指数が変化する点でのエ

ネルギー (knee energy) 1015.5 eV には到達出来ない問題について議論する.

1 Introduction, 宇宙線の観測

宇宙線は, 地球に降り注ぐ陽子や原子核などの荷電

粒子であり, 1912 年に V.F. Hess による気球実験に

よって発見された. それまで, 地上で観測される放射

線は, 地球内部から来るものだと考えられていたが,

この気球実験によって地表からの高度が大きくなる

と宇宙線の数が増加することが判明し, 放射線が宇宙

から飛来して来ることが示された.

図 1に示すように,観測される宇宙線のエネルギー

は, 108 eV から 1020 eV を超える領域で観測され, そ

のエネルギースペクトルは, エネルギーの冪乗を示し

ている. 冪指数は粒子のエネルギーが 1015.5 eV の前

後で変化し, 低エネルギー側では −2.7 乗, 高エネル

ギー側では −3 乗を示している. このような宇宙線

の起源や高エネルギーにまで加速される機構につい

ては長い歴史があるが, 1015.5 eV 以下における最も

有力な理論の一つに, 衝撃波における統計的粒子加速

(Fermi 加速) というものがある. 今回は, この加速機

構について解説する.

図 1: 宇宙線のエネルギースペクトル

2 Methods, Fermi 加速

ここでは, 衝撃波における統計的粒子加速 (Fermi

加速) について解説する. Fermi 加速は, 熱的平衡
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状態から外れた運動量の大きな粒子と散乱体 (主に

Alfven 波) を仮定する. そこで, 注目した粒子が衝撃

波の上流及び下流の散乱体 (主に Alfven 波) によっ

て粒子が何度も衝撃波面を横切り散乱される過程を

考える (図 2 参照).

図 2: Fermi 加速の概念図

図 2 では, 加速される粒子がボールに, 散乱体がラ

ケットに, 上流の流体粒子はロケットに, 下流の流体

粒子は台車に例えられている. 散乱体は, 上流及び下

流のプラズマに流されていると仮定できるので, 流体

とともに運動する上流と下流の散乱体には, 速度差が

ある. また, 電気伝導率が大きいとき, この散乱は弾

性散乱だと仮定できる. これらのことから, 粒子が上

流と下流で散乱されながら衝撃波を往復することで,

エネルギーを得ていく. この過程で増加するエネル

ギーと, 散乱される粒子数の割合を考えることで, 冪

乗のエネルギースペクトルを説明する.

以下では, 粒子加速がどの様に起こるのか, より具

体的に考える. 衝撃波面静止系から見て, 運動量の大

きさ p, エネルギー E, 速度の大きさ v = pc2/E の

粒子について考える. また, 上流の速度を V1, 下流の

速度を V2 とする. 下流から上流へ戻るには, 粒子の

速度は流体の速度より大きくなければならない. 流

体の速度は光速比べ小さいとして, V/c の 1 次の範

囲で考える.

まず, 加速過程について考える. 一往復での粒子の

エネルギーの変化の期待値は, 上流と下流における散

乱が等方的であると仮定し, 粒子のエネルギーの変化

を Lorentz 変換を用いて評価すると,⟨
E′u

Eu

⟩
= 1 +

4

3

(V1 − V2)v

c2
(1)

となり, V1 > V2 であったことからエネルギーは増

加することが分かる. ここから, 運動量の増加量 ∆p

は,

∆p =
4

3

(V1 − V2)v

c2
(2)

となる.

粒子が非相対論的なエネルギーを持つ場合, n 回往

復した後の運動量の大きさ pn は, 初期の運動量の大

きさを p0 とすると,

pn = p0 + nmc

{
4(V1 − V2)

3c

}
(3)

である. また, 相対論的なエネルギーを持つ場合,

pn = p0

{
1 +

4(V1 − V2)

3c

}n

≈ p0 exp

{
4n(V1 − V2)

3c

}
(4)

となる.

続いて粒子が往復する割合を考える. まず, 一往復

当たりに逃げていく粒子の割合を求める. 上流へ向

かった粒子は, いずれ必ず衝撃波面へ戻ってくる. 下

流へ向かった粒子は, そのまま流され衝撃波面に戻れ

ないものがある. その割合 Pesc は, 粒子の数密度を

N0 と置くと,

Pesc =
下流で流れて行く粒子数の割合
上流から下流へ横切る粒子の割合

=
NV2

Nv/4
(5)

となる. ここから, 下流から再び, 上流へ戻る割合

1−Pesc が, 求まる. すると, n 回往復する割合 P (n)

は, 粒子が非相対論的な場合には,

P (n) =

(
1− 4mV2

p0

)(
1− 4mV2

p1

)
...

(
1− 4mV2

pn

)

≈
(
pn
p0

)− 4mV2
∆p

(
∆p :=

4

3
m(V1 − V2)

)
(6)
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従って, 運動量の大きさが p より大きい粒子の数密

度 N(p) は,

N(p) ∝ P (n)

∝ p−µ+1 (7)

µ := 1 +
4mV2

∆p
=

3V2

V1 − V2
+ 1 (8)

となって, 冪乗のスペクトルが得られる. ここで, 衝

撃波の圧縮比 r := V1/V2 を用いると,

µ =
r + 2

r − 1
(9)

とスペクトルの指数は圧縮比のみで表すことができ

る. 粒子が相対論的な場合は,

P (n) =

(
1− 4V2

c

)n

≈ exp

(
−4n

V2

c

)
(10)

N(p) ∝ P (n) ∝ p−µ+1

となり, 非相対論的な場合と同じ運動量スペクトル

が得られる. マッハ数が無限大の時, 圧縮比は比熱比

γ を用いて r → (γ + 1)/(γ − 1) と書ける. また, 単

原子理想気体 γ = 5/3 を仮定すると µ = 2 となる.

よって N(p) の微分は,

dN(p)

dp
∝ p−2 (11)

と求まる. また, 高エネルギー領域では粒子のエネル

ギーは ϵ ≈ pc と近似できることから, ϵ ∝ p となる.

よって, エネルギーのスペクトルの微分は,

dN(ϵ)

dϵ
∝ ϵ−2 (12)

となる. 以上より, 冪乗のエネルギースペクトルが得

られる. さらに, 高エネルギーを持つ粒子程, 銀河系

外に逃げ出す効果を考慮すると, ϵ−0.6 ∼ ϵ−0.7 の因

子が考えられることから,

dN(ϵ)

dϵ
∝ ϵ−2.6 ∼ ϵ−2.7 (13)

と求まる. これは, 図 1 で示したの 1010 ∼ 1015 eV

の範囲のエネルギースペクトルの冪指数の値を説明

できる.

続いて, 実際の衝撃波によって得られる最大エネル

ギーについて概算を行う. 加速に必要な時間 tacc は

衝撃波面を一往復する時間を ∆t とすると,

tacc = ∆t
p

∆p
(14)

と書ける. ここで, ∆t について考える. これは, 上流

及び下流における滞在時間 (それぞれ t1, t2) の和で

書ける. これらは, 拡散係数 κを用いて,

t1 =
4κ1

V1v
(15)

t2 =
4κ2

V2v
(16)

と求まる. 従って加速時間は,

tacc = (t1 + t2)
3

4

v

V1 − V2
(17)

=
3

V1 − V2

(
κ1

V1
+

κ2

V2

)
(18)

と求まる. ここで, 磁場中での高エネルギー粒子は,

磁場のの磁場の乱れについての拡散係数は,

κ =
vrL
3

(
B

δB

)2

=
vrL
3

ξ (19)

と表される. ここで, δB は磁場の乱れの大きさ,

rL = p/(ZeB) はジャイロ半径 (Ze は粒子の電荷),

ξ :=

(
B

δB

)2

(20)

とした. ここでは ξ の値はボーム極限 (磁場の乱れ

の大きさが元の磁場の大きさと同程度) での値 1 か

ら, 太陽の衝撃波付近での磁場の乱れでの値 10 の間

をとると考える. 加速時間は超新星残骸の年齢 tev で

あるとし, その大きさを R とする. さらに, κ1 = κ2,

tev = R/Vs, Vs = V1 = 4V2 とすると,

Emax =
3

20

1

ξ
Vs Z eB R (21)

≈ 4.6× 1014
Z

ξ

V s

104 kms−1

B

10µG

R

10 pc
eV

(22)

と求まる.
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3 Results, エネルギースペクトル

と最大エネルギー

衝撃波における統計的粒子加速 (Fermi 加速) に

よって, エネルギースペクトルは,

dN(ϵ)

dϵ
∝ ϵ−2

と冪乗となり, 高エネルギーを持つ粒子程, 銀河系外

に逃げ出す効果を考慮すると, ϵ−0.6 ∼ ϵ−0.7 の因子

が考えられことから,

dN(ϵ)

dϵ
∝ ϵ−2.6 ∼ ϵ−2.7

と求まった. これは, 図 1 にあった 1010 ∼ 1015 eV

の範囲のエネエルギースペクトルの冪指数の値を説

明できる. また, この加速機構によって得れれるエネ

ルギーの最大値は, 超新星残骸による衝撃波を想定す

ると,

Emax =
3

20

1

ξ
Vs Z eB R

≈ 4.6× 1014
Z

ξ

V s

104 kms−1

B

10µG

R

10 pc
eV

と求まった.

4 Discussion,

最大エネルギーについて

超新星残骸による衝撃波を想定した衝撃波におけ

る統計的粒子加速 (Fermi 加速) によって得れれるエ

ネルギーの最大値は, 式 (21) のように求まった. こ

こで, Emax が Ze, B, R の積となっていることにつ

いて注目する. 磁場を持った流体が運動すると, 静止

系から見て V ×B の電場が生じる. このとき, この

電場中を電荷 Ze 粒子が R だけ移動するとエネル

ギーは Ze (V ×B) ·R となり, これに磁場の乱れの

効果を加えたものが, 最大エネルギーとなっていると

見做せる.

また, 超新星による衝撃波の速度が減衰することが

無いことを仮定し, 残骸の大きさは比較的大いもの

を用いても, スペクトルの冪指数が変化する点での

エネルギー (knee energy) 1015.5 eV には到達出来な

い. 単純に考えると, 今回評価した超新星残骸のより

大きな値のパラメータを持つ天体について同様に評

価すればよい. すると, 磁場が強く, 天体のサイズが

大きく, また衝撃波の速さがい大きいため, 最大エネ

ルギーも大きくなる. この例として, 衝撃波の速度の

速さが大きい場合を考える. 例として, ガンマ線バー

ストや活動銀河ジェットなどの天体が挙げられる. こ

の場合には粒子の速度及び, 衝撃波の速度が共に光速

度に近くなる. このため, 今回の議論では V/c の 1

次まで考慮し, Lorentz factorを 1としていた近似が

成り立たず, また, 相対論的ビームングといった効果

を考慮する必要があるため, 上流や下流での粒子の散

乱を等方的であるとしていた近似が成り立たなくな

る. このため, この場合の粒子のスペクトルや最大エ

ネルギーについてはさらに議論が必要となってくる.
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MAXIが観測したGRBの系統的解析

平松 裕貴 (青山学院大学大学院 理工学研究科 基礎科学コース)

Abstract

ガンマ線バースト (GRB)とは、数ミリ秒から数 100秒の短時間に 1054ergものエネルギーをガンマ線とし

て解放する宇宙最大の爆発現象である。MAXI (Monitor of All-sky X-ray Image)に搭載されているガスス

リットカメラ (GSC)はGRBを観測する装置の中では、約 10 keV以下のエネルギー帯域の X線 (軟 X線領

域)に感度をもつため、他衛星とは異なる帯域の GRBスペクトルを得ることができる。Serino et al., 2014

では、MAXIが観測した GRBは他衛星で観測された GRBより光度が暗く、スペクトルがソフトなものが

多いと報告されている。これらの GRBが従来のものと同様の性質なのか、スペクトルフィッティングによっ

てパラメータの比較を試みる。本研究ではMAXIで観測された 136個の GRBのうち 76個の GRBのデー

タをスペクトル解析した。スペクトルモデルには、GSCの観測エネルギー帯域と統計を考慮して、星間吸収

モデルとベキ型関数モデルをかけ合わせたものを使用した。本発表では、フラックスと Photon index、距離

の相関関係を中心に、MAXIが観測した GRBのスペクトル解析からわかったことを報告する。

1 Introduction

ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst; GRB) と

は、数ミリ秒から数 100秒の短時間に 1054ergものエ

ネルギーをガンマ線として解放する宇宙最大の爆発

現象の一つである。GRBの発生頻度は 1日に数回で

あり、GRBはガンマ線放射の後、X線や可視光の残

光が見えることもある。中には数十ミリ秒しか継続

しないものや 1000秒を越える長いGRBもあり、そ

の性質は継続時間の観点から見ても極めて多様で発

散的である。GRBの継続時間については T90 (全光

子数の 90%) という量で評価される。GRBは主に、

(i)継続時間が 2秒より短い (Short GRB) (ii)継続時

間が 2秒より長い (Long GRB) に分類される。光子

数スペクトルを単位時間 ·単位面積 ·単位エネルギー
あたりの光子数として定義した場合、GRBの典型的

なスペクトルは途中で折れ曲がる光子エネルギーの

ベキ乗関数で近似できる (Fenimore, Yoshida et al.

1988; Bandet al.1993)。観測される GRBの光子数

スペクトルはバンド関数と呼ばれる 2つのべき関数

を指数関数で滑らかにつなぐような関数で表現でき

る。

　MAXI (Monitor of All-sky X-ray Image) は現在

まで 136個の GRBを観測している。MAXIに搭載

されているガススリットカメラ (GSC) はGRBを観

測する装置の中では約 10 keV以下のエネルギー帯域

の X線 (軟 X線領域) に感度を持つため、他衛星と

異なる帯域のGRBスペクトルを得ることができる。

Serino et al. 2014 では、MAXIが観測したGRBは

他衛星で観測されたGRBより光度が暗く、スペクト

ルがソフトなものが多いと報告されている。これら

の GRBが従来のものと同様の性質なのか、スペク

トルフィッティングによってパラメータの比較を試み

る。本研究ではMAXIで観測された 136個の GRB

のうち 76個のGRBのデータをスペクトル解析した。

2 Methods/Instruments

and Observations

2.1 MAXI

MAXIは国際宇宙ステーション (ISS) に据え付け

られた全天 X線監視装置である。ISSの軌道を利用

して約 90分周期で全天をスキャンするように観測し

ている。イベント発生の通知を受けてから観測をし

始めるわけではないため、突発的な変化を伴う天体

の観測に適している。MAXIには観測エネルギー帯

の異なる 2種類のカメラ (GSC, SSC) が搭載されて

おり、幅広いエネルギー帯が観測可能である。GSC
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はエネルギー帯域が 2 − 30 keVの X線を 5350cm2

という広い入射面積を持つ検出器である。検出器面

積が大きいほどより暗い天体まで観測することが可

能である。今回の研究ではGSCで観測されたデータ

を解析した。

2.2 Date analyses

GRBの解析手順は、ライトカーブを作成し天体の

明るさの時間変動を見る。その後、T90 と補正項を

算出し、XSPECという解析ツールを用いてGRBの

スペクトルとモデルのフィッティングを行う。今回解

析した GRBのデータはMAXIの GRBリストの情

報を使用した。ライトカーブとは、天体の明るさと

時間で X線カウントをヒストグラムにしたものであ

る。T90 とは、バックグラウンドを引いた後の初期

放射のカウント数をトリガーした時間から累積した

ものからはじめと終わりを除いた 5％から 95％まで

の放射が行われた時間である。だが、GSCは常に同

じ方向を見続けていないため、GRBの全体を観測し

ていない可能性がある。そのため通常の T90 ではな

く、継続時間の下限を意味する (図 1)。

図 1: GRB 190204Aによる T90
[GSC]

2.3 Correction factor

MAXIではないガンマ線を観測するための検出器

はGRBを観測している時、常に同じ向きで観測して

いるため検出器の有効面積が時間変動しない。だが、

MAXIは常に回転しながら観測しているため検出器

の有効面積が時間変動することを考慮しなければな

らない。MAXIの標準解析ツールでは天体の明るさ

が変動しないことを仮定し、有効面積を算出してい

るが天体の明るさが変動している場合、このズレを

計算に入れなければならない。そのため、その補正

項を算出し、解析ツールに対応させることでGSCに

おける短時間変動天体の解析が可能になる。

今回使用する解析ツール XSPECは有効面積が時

間変動することを考慮にいれていないため、フォトン

のカウント数を全て足したものを、有効面積を足し

たもので割ることでフラックスを求めている (式 1)。

∑
c(t) =

∑
[l(t)× a(t)]

L =

∑
c(t)∑
a(t)

(1)

GSCの場合、カウント数に対応した時間の有効面

積で割ることで求めたフラックスを足し合わせたも

のを用いてフラックスの合計を求めなければならな

い (式 2)。

L̄ =

∑
[ c(t)a(t) ]

T
(2)

c(t)(ph)はライトカーブのカウント数、a(t)(cm2/s)

は観測エリア、l(t)(ph/cm2/s)はGRBのフラックス、

T (s)は使用した範囲の時間 (T
[GSC]
90 )である。

式 (3)がこれらのズレを補正した補正項である。

K =
L̄

L
=

∑
[ c(t)a(t) ]×

∑
[a(t)]

T ×
∑

[c(t)]
(3)

2.4 Models

XSPECを用いてモデルフィットを行う。GRBの

スペクトルは典型的には異なるベキが Epeak で滑ら

かに繋がった形をしているが、GSCスペクトルのエ

ネルギー帯と光子統計を考慮して、星間吸収モデル

とべき型関数モデルをかけ合わせたもので χ2検定で

フィッティングを行った。星間吸収とは、星間空間を

電磁波が伝播してくる時に天体と地球の間に存在す

る星間物質によって吸収されることであり、その光
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図 2: 有効面積が時間変動することを考慮した GRB

190204A

電吸収をモデル化したものが星間吸収モデルである

(式 4)。

M(E) = exp(−NHσ(E)) (4)

NH は水素柱密度 (文献値)、σは断面積である。

また、スペクトルの折れ曲がるエネルギーE0が十

分低い領域では、cut-offを考慮しなくても良いため、

べき型関数で近似的に表現できる (式 5)。

M(E) = AE−α (5)

αは Photon Index、Aは規格化定数である。

3 Results

フラックスを計算する際のエネルギー帯域はすべ

て 2−20keVで、errorは 90%信頼区間で計算を行っ

た。解析したGRBのフラックスと Photon indexの

値を図 5に示す。図 3より、Photon indexは−1.5か

ら −2.0程度にピークを持つことがわかった。。図 4

より、フラックスの分布のピークは 10−8erg/cm2/s

となり他衛星の観測より小さい値となった。図 5よ

り、暗くて Photon index が −0.5 程度のハードな

GRBやそれより明るい Photon indexが −3.0程度

とソフトな GRB などが存在することがわかった。

MUSST (MAXI Unidentified Short Soft Transient)

とはMAXIの発見から 3から 24時間後という短時間

で X線望遠鏡を向けたにもかかわらず対応する天体

を検出できなかったものであり、MAXIが観測した

時には非常に明るいが、数時間後に追跡観測を始める

までに消えてしまったような天体である。図 5より、

GRBが連続的に分布していることから、MUSSTは

GRBの可能性がある。しかし、Photon indexが−4

あたりのMUSSTは他の GRBとは違う可能性があ

るため、詳しく調べる必要がある。
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図 3: Photon indexのヒストグラム
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図 4: fluxのヒストグラム

4 Discussion

解析結果より、低エネルギー帯でのGRBの振る舞

いを確認された。図 3より、Photon indexは−1.5か

ら−2.0程度にピークを持つことから 10 keV付近に

Epeak を持つソフトな GRB (X-Ray Flashe; XRF)

が観測されている可能性を示唆している。図 6 で

は、GRB スペクトルを仮定して GSC の観測結果
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図 5: fluxと photon indexの分布
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図 6: 特徴的な GRBのスペクトルを GSCで観測し

た場合のシミュレーション結果

をシミュレーションしたものをプロットした。Nava

et al, 2012より、GRBのスペクトル Epeak, Liso が

Epeak=NL
(slope)
iso という相関に従うとして、Epeak,

Liso, zを変えてXSPEC上でシミュレーションした。

その結果、高赤方偏移の明るいGRBがGSCで観測

した場合では暗く、ハードなスペクトルとなることが

推定された。また、GSCのみで観測されたGRBの

場合、z = 0.1と近くて暗いGRBを観測しているこ

とが示唆された。また、重力波イベント起源のGRB

170817Aはこの相関関係とは異なる特徴を持ってい

るが、今回解析した GRBの中にはより遠い距離で

GRB 170817Aが発生した場合と同様の特徴を持つ

ものが見られた。図 6より、MAXIが観測したGRB

のフラックスと Photon indexの分布は、Epeak, Liso

の相関に矛盾しない結果となった。

5 Conclusion

フラックスの分布のピークは 10−8erg/cm2/sとな

り、他衛星の観測より小さい値となった。Photon in-

dexは−1.5から−2.0程度にピークを持ち、10 keV

付近に Epeakを持つソフトなGRB (XRF) が観測さ

れている可能性を示唆している。一方でフラックスと

Photon indexの相関を見てみると、暗くて Photon

indexが −0.5程度のハードな GRBやそれより明る

いが Photon indexが −3.0程度とソフトな GRBな

どが存在することがわかった。GRB即時放射の光度

とEpeakに相関があることが知られており、Nava et

al., 2012での相関を仮定して、GSCで観測されるフ

ラックスと Photon indexの関係をシミュレーション

すると、高赤方偏移の明るいGRBがGSCで観測し

た場合では暗くてハードなスペクトルとなることが

推定された。
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ガンマ線バーストの観測の現状と電子飛跡検出型コンプトンカメラ

田原 圭祐 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

ガンマ線バースト (Gamma Ray Burst : GRB)は半世紀程前に Vela 衛星によって最初に発見された宇宙

最大の爆発現象であり、放射の継続時間が比較的長い Long GRB と継続時間が短い Short GRB に分類さ

れる。Long GRB である GRB030329 の観測で得られたライトカーブと Ic 型超新星 SN1998bw のスペク

トルとの類似性から、Long GRBの起源は Ic型超新星であると考えられている。Short GRBに関しては、

GBR170817 が重力波 GW170817 と同時に検出された例から、中性子星連星の合体が起源として有力視さ

れているが、光度の点などで謎が残されている。また、GRBの放射機構は研究が進められているが完全な

理解は得られていない。解明のためには放射領域や磁場の構造を理解するために、偏光観測が期待される。

GRB はエネルギーフラックスのピークを MeV 領域にもつので、このエネルギーに感度を持つ検出器が望

まれる。それを実現する検出器が我々が開発している電子飛跡検出型コンプトンカメラ (Electron-Tracking

Compton Camera : ETCC)である。ETCCは、MeVガンマ線の到来方向を一意に再構成する検出器であ

り、MeV領域の高い感度、優れたバックグラウンド除去能力、大きな field of view(FoV)を持ち、電子飛跡

を取得することから偏光検出能力も有する。実際に、SPring-8における実験から偏光検出能力も示された。

1 ガンマ線バースト観測の経緯と

諸課題

GRB を最初に発見したのは、1967 年に打ち上

げられた核実験探査衛星 Vela である [1]。1969 年

から 1972 年に Vela が発見した GRB の数は 16

であり、CsI シンチレータを搭載した 4 機の衛星

(5A,5B,6A,6B)によって検出され、その到来時間の

差から方向を求めたところ、その起源は地球でも太

陽でもないことが判明した。

1991年に打ち上げられたガンマ線観測衛星CGRO

に搭載された BATSEでは全天観測が行われた [2]。

BATSEは 8組の検出器からなり 10 keVから 20MeV

程度のエネルギー帯に感度を持つ。正八面体の各面

に平行な向きに配置された 8つの大型 NaI(Tl)シン

チレータが受けた光子数の比からその到来方向を決

定していた [2]。BATSEが約 3000日のオペレーショ

ンで発見したGRBの数は 2704天体であり、つまり、

1日 1個程度の頻度で検出されている。その全天マッ

プを図 1に示す。この図から、GRBが等方的な分布

を持つことが窺える。また T90と呼ばれる、全光子数

の 5%から 95%を占める時間の分布を図 2に示した。

この図より GRBは T90 が 2秒より長い Long GRB

と 2秒より短い Short GRBに分類される。GRBの

スペクトルは折れ曲がりを境として 2つのべき関数

をつないだ、以下のBand関数でフィットできること

が経験的に知られている [4]。

dN(E)

dE
=



A
(

E
100 keV

)α
× exp

(
− (2+α)E

Epeak

) (
E <

(α−β)Epeak
2+α

)

A

(
(α−β)Epeak

(2+α)(100 keV)

)α−β

×
(

E
100 keV

)β
exp(β − α)

(
E ≥

(α−β)Epeak
2+α

)
(1)

図 3にはGRB990123のスペクトルを示した。GRB

のエネルギーフラックスはMeV領域にピークを持つ

ことが経験的に分かっている。

1997 年には X 線天文衛星 BeppoSAX による

GRB970228の観測で残光が発見された [6]。残光は

X線、可視光等でバーストから数日にわたって観測さ

れるため、情報量が増加した。2003年、HETE-II 衛

星はGRB030329を発見した [7]。この天体の追観測

により得られたライトカーブを図 4に示す。バースト

から 3週間後のスペクトルが Ic型超新星 SN1998bw

と似ており [7]、このような例から、Long GRBの起

源は大質量星の Ic型超新星爆発であると考えられて

いる。
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図 1: BATSEにより発見された GRBの全天マップ

[3]

図 2: BATSEにより発見された GRBの T90 の分布

[3]

2004 年には衛星 Swift が打ち上げられた。Swift

は、15− 150 keVに感度があり数分角の位置決定精

度を持つ BAT、X線 CCDカメラを搭載した XRT、

紫外・可視望遠鏡であるUVOTという 3つの検出器

から成り、バーストの位置特定から残光観測を自動

的に行う。Swift の主な成果の 1つとして、z = 6を

超えるような高赤方偏移の GRBをいくつも検出し

ている [8]という事実がある。宇宙初期の星である種

族 III星の爆発による放射が BATによって検出され

うるということも示唆されており [9]、GRBと種族

III星の関連性も疑われている。そのほかにも、従来

のモデルでは説明できない初期残光の発見 [10]など、

さまざまな成果を残している。

2017 年 8 月 17 日、Advanced LIGO と Virgo に

よる観測で重力波 GW170817 が検出され [11]、同

時に Fermi による観測により Short GRB である

図 3: GRB990123のフォトンフラックス (上)とエネ

ルギーフラックス (下)[5]

図 4: 測定された GBB030329のライトカーブ [7]

GRB170817 が独立に検出された [11]。この発見に

より Short GRBの発生源は中性子星連星の合体であ

ることが立証された。しかし、検出された GRBは

既知のものより 2桁から 6桁暗かったことが問題と

なっている。図 5に Fermi GBM(Gamma-ray Burst

Monitor)が検出した GRBの光度と赤方偏移の対応

関係を示した。ジェットを見る方向によって明るさが
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異なるのか別の理由があるのか判明していない。さ

らなる解明に向けて、検出数の増加が待ち望まれる。

図 5: GBMが発見した GRBの光度 [11]。緑の曲線

は赤方偏移に対する GBMの検出スレッショルドの

変化を表す。

バーストの放射機構について一般的な理解は得ら

れていないが、現在では、火の玉モデル [12]が考え

られている。このモデルの概要は、星が開放する重

力エネルギーがジェットに変換され、遅いブロッブ

と速いブロッブが生成する。後者が前者に追いつく

ことで衝撃波が発生し、そこで加速された電子が磁

場に巻き付いた運動によりシンクロトロン放射する、

というものである。実際、GRB100826Aでは偏光が

検出されており [13]、さらなるモデル理解のために

も偏光観測は必須である。

2 電子飛跡検出型コンプトンカメ

ラ

GRB を捉える手法として、電子飛跡検出型コン

プトンカメラ (Electron-Tracking Compton Cam-

era : ETCC) (図 6) を紹介する。ETCC はガ

スを用いた TPC(Time Projection Chamber) と

GSO(Gd2SiO5(Ce)) pixel scintillator arrays(PSA)

から成る。入射ガンマ線がガス中でコンプトン散乱

を起こし、TPCで反跳電子の飛跡とエネルギーを、

PSAで散乱ガンマ線の吸収位置とエネルギーを得る

ことで、運動量の足し算という単純な方法で入射光

子の到来方向及びエネルギーを求めている。

図 6: ETCCの概念図

コンプトン散乱は MeV ガンマ線の主要な反応で

あるため、この事象を捉える ETCCはGRBの初期

放射に対して感度を持つ。従来のコンプトンカメラ

と異なる点は電子飛跡を取得できるところにある。

COMPTELは液体シンチレータを散乱体、NaIシン

チレータを吸収体に用いたコンプトンカメラであっ

たが [14]、電子の飛跡が分からなかったために光子の

到来方向を円環状にしか特定できなかった。さらに、

バックグラウンドを time of flight(TOF)でしか落と

すことができず、その除去能力は低い。一方 ETCC

は、コンプトン散乱におけるすべてのパラメータを

取得しており、光子の到来方向が一意に決まる。反跳

電子と散乱ガンマ線のなす角が運動学的、幾何学的

に独立に求まるため、この値によりコンプトン散乱

事象のみを取り出すことが可能となる。また、性質

上コリメーター等を必要としないため、大きな FoV

を実現することができる。

Klein-Nishinaの式によると、偏光したガンマ線に

よるコンプトン散乱の微分散乱断面積は

(2)
dσ

dΩ
=

1

2
r20

(
E0

E
+

E

E0
− 2 sin2 θ cos2 η

)
である。ここで、r0 は古典電子半径、E0, E はそれ

ぞれ入射ガンマ線、散乱ガンマ線のエネルギー、θ

は散乱角、η は偏光方向に対する反跳電子の方位角

である。この性質から、電子飛跡を取得する ETCC

が従来型コンプトンカメラが持ち得なかった偏光検

出能力を有していることがわかる。ETCCの偏光検

出能力の実証実験が 2015 年に行われた [15]。その
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セットアップを図 7に示す。偏光した 182keVの X

線を厚さ 10mmの Al板に照射し、垂直方向に散乱

した 123 keV から 148 keV の X線 (偏光度 ∼ 96%)

を ETCC に入射させ、ETCC を方位角方向に回転

させて測定した。図 7右のように偏光方向を変えて

測定し得られたモジュレーションカーブを図 8に示

す。ETCCが測定した偏光角は誤差の範囲で一致し、

偏光検出能力を示すモジュレーションファクターは

0.57-0.59という大きな値が得られ、シミュレーショ

ン (0.60-0.63)とも矛盾しない結果が得られた [15]。

図 7: SPring-8における実験のセットアップ [15]

3 結論

GRB は宇宙最大の爆発現象であり、発見から半

世紀以上経つが、放射機構等今なお謎多き天体であ

る。我々が開発している ETCCは観測困難なMeV

領域で優れた感度を持ち、SPring-8における実験か

ら偏光検出能力も立証された。ETCCの次期気球実

験 (200 keVでの有効面積 44 cm2)では、GRBの偏光

度を 30%以上と仮定すると 1カ月のフライトで 2, 3

個のGRBが観測可能であると予想されている [15]。

ETCCによる観測が GRBに関する研究を発展させ

る事が期待される。
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輻射輸送シミュレーションを用いた中性子星合体のパラメータ推定
野際 洸希 (東北大学大学院 理学研究科 天文学専攻)

Abstract

金やプラチナなどの重元素の起源として、連星中性子星合体が注目されている。中性子星合体時には強い
重力波が放射され、ショートガンマ線バースト（SGRB）と放射性崩壊による熱的放射（kilonova）が起こ
ると考えられている。kilonovaの観測量からは、中性子星合体から放出される物質の質量や速度、electron

fractionなど、重元素の起源を考える上で重要な物理量を推定することができる。しかし、kilonovaの輻射
輸送シミュレーションにおいて、パラメータの組み合わせは限られたグリッドでしか与えることができない。
そのため、観測データと輻射輸送シミュレーションを直接比較して、中性子星合体のパラメータを推定する
ことは難しい。本研究では、機械学習の手法を用いて輻射輸送シミュレーションの結果からデータを補間し、
パラメータ推定する方法を考えた。まず、放出物質の質量、速度、electron fractionを変えて波長依存性を
考慮した輻射輸送シミュレーションを行った。その結果をガウス過程によりパラメータの多次元空間で補間
する手法を開発した。本発表では、本手法の概要と GW170817の bolometric light curveに対してパラメー
タ推定を適用した結果を紹介する。

1 Introduction

宇宙における金やプラチナなどの重元素の起源は
未だに解明されていない。これらの重元素は速い中
性子捕獲反応（r-process）で作られ、多くの中性子
が存在する環境で作られる。従来、r-process元素は
超新星爆発で作られたと考えられていたが、近年で
は超新星爆発では中性子の量が足りないことが判明
してきた (Wanajo 2013)。そこで、中性子が豊富な
環境である連星中性子星合体が有力な候補の一つに
なっている。
中性子星合体では強い重力波が放射される。加え
て相対論的ジェットが形成され、中性子を豊富に含ん
だ物質放出が起こる。ジェットからはショートガンマ
線バースト（SGRB）が引き起こされ、放出物質から
は r-process元素の放射性崩壊による熱的放射（kilo-

nova）が起こると考えられている。実際に 2017年に
は初めて中性子星合体からの重力波（GW170817）が
観測され、それに伴う SGRBと kilonovaも観測され
た。kilonovaが観測されたことにより、GW170817

では実際に r-process元素が合成されていたことが確
認された。
r-process元素が中性子星合体のみで作られたと仮

定すると、銀河系に存在する r-process元素量を説明

するためには、一回の中性子星合体で放出される物
質の質量が 0.01M⊙ 程度必要であると考えられてい
る (Rosswog et al. 2017)。実際に GW170817では、
放出された物質の質量はおよそ 0.05M⊙ と見積もら
れた。しかし、中性子星合体とそれに伴う kilonova

が観測されたのは、今のところGW170817のみであ
る。他の中性子星合体ではどれだけの物質が放出さ
れているのか、そして銀河系の r-process元素量を説
明できるだけの質量が放出されているのかはまだ明
らかになっていない。重元素の起源を解明するため
には、各々の連星中性子星合体でどれほどの質量が
放出されているかを知ることが重要である。
先行研究では、様々な手法を用いて中性子星合体か
らどれだけの質量が放出されているのかが観測デー
タから見積もられている (Villar et al. 2017; Smartt

et al. 2017など)。これらの論文では one-zone近似
や黒体輻射近似がされていたり、opacityが一定であ
るという仮定がされていたりしていることから、質
量の推定において不定性が残る。
そこで我々は、kilonovaの詳細な輻射輸送シミュ
レーションを用いて、放出物質の質量を求めることを
考えた。kilonovaの輻射輸送シミュレーションでは、
放出物質の質量や速度、元素組成の空間分布を仮定
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して光度曲線を計算することができる。しかし、輻射
輸送シミュレーションにおいて放出物質の質量や速
度などのパラメータの組み合わせは限られたグリッ
ドでしか与えることができない。そのため、kilonova

の観測データと輻射輸送シミュレーションを直接比
較して、中性子星合体のパラメータを推定すること
は難しい。加えて、輻射輸送シミュレーションは一
つのモデルを計算するのに 32コアで 2～3時間程度
かかり、広い範囲でのパラメータ推定を行うのは現
実的ではない。そこで本研究では、この問題を解決
するためにガウス過程を用いて輻射輸送シミュレー
ションの結果からデータを補間し、シミュレーショ
ンしていないパラメータでの光度曲線を予測する方
法を開発した。

2 Methods

輻射輸送シミュレーションでは、opacity に関し
て r-process元素の原子構造計算に基づいた波長依存
性及び時間発展を考慮した (Tanaka & Hotokezaka

2013)。パラメータは放出物質の質量、速度、元素組
成の三つである。
シミュレーションでは、放出物質の密度構造として

ρ ∝ r−3 となる構造を採用した。ここで、rは放出物
質の半径 r = vt, vは放出物質の膨張速度、tは合体
後の経過時間である。今回の計算では、内側の膨張
速度を 0.05cに固定し、外側の速度について vout =

0.2c, 0.3c, 0.4cの範囲で計算を行った。また、放出物
質の質量（Mej）は log

Mej

M⊙
= −3.0,−2.5, ...,−1.0の

範囲を採用した。
元素組成は主に electron fraction（Ye）で決定さ

れる（Ye =
np

np+nn
= ne

ne+nn
）。ここで、np, ne, nn

はそれぞれ陽子、電子、中性子の個数密度であり、
np = ne となることを用いた。Ye が小さいほど r-

process元素合成が進んでランタノイドなどの重元素
が豊富となる。一方、Yeが大きいほど軽い元素が豊
富となる。今回のシミュレーションでは、各モデル
において electron fractionのばらつきを考慮してお
り、Ye = 0.10 − 0.20, 0.15 − 0.25, ..., 0.35 − 0.45の
場合の計算を行った。
輻射輸送シミュレーションを行っていない任意の

パラメータでの光度曲線の予測をすぐに得られるよ

うにするために、ガウス過程回帰を利用した。ガウ
ス過程では入力 xが似ていれば出力 yも似ていると
いう性質がある。ガウス過程回帰とは、入力された
変数 xから出力されたなめらかな関数形 y = f(x)

を推定するモデルであり、非線形な関数形でもフィッ
ティングができる。光度曲線の予測を行うために輻
射輸送シミュレーションで得られた 90の光度曲線を
トレーニングデータとしてインプットし、各時間での
bolometric luminosityをパラメータの３次元空間で
補間した。カーネルはRBF（Radial basis function）
カーネルを採用した。カーネルとは二つの入力サン
プル x, x′ 間の類似度を表すものである。

3 Results

図 1、図 2は輻射輸送シミュレーションで得られた
光度曲線とガウス過程を用いて同じパラメータで予
測した光度曲線の例である。紫色の曲線があるパラ
メータの組み合わせでの輻射輸送シミュレーション
結果であり、緑色の曲線が同じパラメータの組み合
わせでのガウス過程回帰による予測である。シミュ
レーション結果を精度良く再現できていることが分
かる。
図 3は、いくつかのパラメータにおける輻射輸送

シミュレーション結果の光度曲線とガウス過程回帰
による予測の定量的な精度を示したものである。シ
ミュレーション結果と予測とのずれはおよそ ±20%

程度に収まっていることが分かる。等級に換算する
と 0.2等程度に対応し、観測データからパラメータ
推定するのに十分な精度が得られている。

4 Summary

今回我々は、ガウス過程を用いて輻射輸送シミュ
レーションの結果からパラメータの多次元空間でデー
タを補間する手法を開発した。計算時間について、輻
射輸送シミュレーションでは 1モデルの計算に 32コ
アで 2 ～ 3時間程度かかるのに対して、ガウス過程
を用いた光度曲線の推定では 1コアでおよそ 0.3秒
程度であり、大幅な計算時間の短縮に成功した。今
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後は各 SGRBのデータに対して本手法を適用し、パ
ラメータ推定したい。
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図 1: 輻射輸送シミュレーションで得られた光度曲
線とガウス過程で予測した光度曲線。パラメータは
(log

Mej

M⊙
, vout, Ye,mid) = (−1.9, 0.2, 0.17)
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図 2: 輻射輸送シミュレーションで得られた光度曲
線とガウス過程で予測した光度曲線。パラメータは
(log

Mej

M⊙
, vout, Ye,mid) = (−1.3, 0.4, 0.37)
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図 3: いくつかのパラメータの組み合わせでの輻射輸
送シミュレーションで得られた光度曲線とガウス過
程で予測した光度曲線の精度
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中性子星でのアクシオン-光子変換の電波信号
大澤 周平 (富山大学 理工学教育部)

Abstract

物理学の未解決問題の一つに暗黒物質というものがある。これは質量を持つ光らない物質で、宇宙の質量の
27%を占めている。その存在を示唆する観測事実はいくつも報告されているが、未だその正体は明らかになっ
ておらず、その解明が急務である。本講演では、中性子星を使ったアクシオン探査についての評価を行なっ
た (Leroy et al. 2020)のレビューを行う。QCD(量子色力学)アクシオンとは 1977年に Peccei と Quinnに
よって、QCDにおける強い CP問題を解決するために初めて導入された。この QCDアクシオンは素粒子
物理の標準模型では説明できない暗黒物質の良い候補となる。中性子星の磁気圏では効率的に QCDアクシ
オンが光子へ変換するため、中性子星からの電波信号を観測することで QCDアクシオンの質量を高い感度
で探ることができる。QCDアクシオンが銀河の静止系で等方的に分布することと中性子星の磁気圏の構造
が Goldreich-Julianモデルであることを仮定し、初めて光線追跡法を用いた光子フラックスの計算を行なっ
た。最後に、将来実験の SKAで、アクシオン探査がどれくらいの感度で探査可能かを議論する。

1 Introduction

物理学の未解決問題の一つに暗黒物質がある。こ
れは、宇宙全体の質量の内 27%を占める安定で質量
を持つ光ることのない物質であり、銀河の回転運動
などの天体現象の観測事実からその存在が示唆され
ている。しかし、その正体は依然不明であり、暗黒
物質の解明は非常に重要である。
QCD(量子色力学) アクシオンは 1997 年に Pec-

cei と Quinn によって、QCD セクターの強い CP

問題を解決するために導入された。QCD アクシオ
ンは、近年、冷たい暗黒物質の候補として盛んに研
究が行われている粒子である。電磁相互作用 L =

−(1/4)gaγγFµν F̃
µνa = gaγγE⃗ · B⃗a による磁場中の

アクシオン-光子変換を利用して、現在アクシオンの
地上実験が行われている。例えば、アクシオンの電
磁相互作用を用いて地上で探査を行う ADMX実験
や太陽からのアクシオンを探す CAST実験などがあ
る。QCDアクシオンはアクシオン質量とアクシオン
光子結合定数の間に比例関係が存在し、ma ∝ gaγγ

となる。一方、アクシオン質量とアクシオン-光子結
合定数の間に比例関係が存在しないアクシオンのよ
うな粒子 (ALP)というものもある。
様々な天体現象の観測からアクシオン暗黒物質の

探索する、間接探索も存在する。中性子星はアクシ

オン光子変換を効率的に起こすため、中性子星の観
測によってアクシオン暗黒物質を探索することが可
能である。本講演では、光線追跡法を用いて中性子
星によるアクシオン探査の感度を評価した (Leroy et

al. 2020)のレビューを行う。以前にもこのような探
査は考えられており、そこではアクシオンが中性子
星に降ってくる場合、0.2 ≲ ma ≲ 40µeVの質量を
持つ QCDアクシオンを探索可能であることを示し
た (Hook et al. 2018)。今回のレビューでは、アクシ
オンが等方的に分布すると仮定することでより一般
的な評価をすることが可能になった。光線追跡法は、
検出された電波信号の逆に伝搬させ光源がどのよう
になっているかをシュミレーションする手法であり、
中性子星の磁気圏でどのようにアクシオン-光子変換
が起きているのかを解析できる。

2 電波信号の計算
ここでは、光線追跡法の説明とその定式化を行う。
また、光線追跡法において重要な量であるアクシオ
ン-光子変換確率、暗黒物質の分布、中性子星の磁気
圏、地球から観測した光子フラックスについても議
論する。
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2.1 アクシオン-光子変換確率
プラズマ中の光子は、自由荷電粒子との相互作用

により有効質量 (プラズマ質量)を持ち、

ωp =

√
4παnc

mc
(1)

となる。ただし、nc は荷電粒子の数密度、mc は荷
電粒子の質量、αは微細構造定数である。アクシオ
ン-光子変換は、ma ≃ ωpとなる位置で発生し、それ
を満たす領域をアクシオン-光子変換領域とよぶ。ア
クシオン-光子変換確率は、

Pa→γ =
π

2
(gaγγB⊥)

2 1

vc|ω′
p|

(2)

と得られる。ここで、gaγγ はアクシオン光子結合定
数、B⊥はアクシオンの軌道に垂直な中性子星の磁場
の大きさである。また、|ω′

p|はアクシオン-光子変換
の起こる点をアクシオンの軌道に沿って微分したも
のである。

2.2 中性子星の表面における暗黒物質の位
相空間分布

位相空間分布 (PSD)f(r⃗, v⃗)で暗黒物質が等方的に
分布すると仮定する。また、PSDが時間変化しない
と仮定すると、リュービルの定理より、これは保存
する。したがって、中性子星の表面での PSDと無限
遠方での PSDが等しいことがわかる。ゆえに、

f(r⃗, v⃗) = f∞(r⃗∞, v⃗∞) (3)

ここで、r⃗∞と v⃗∞は中性子星から無限遠離れた場合
の位置と速度である。標準ハローモデルと呼ばれる
天の川銀河の暗黒物質分布モデルでは、暗黒物質は
中性子星から十分遠方で、等方的なマックスウェル
分布に従うとされている。したがって、

f∞(r⃗∞, v⃗∞) =
ρDM
∞

(πv20)
3
2

exp

(
− v⃗

2
∞
v20

)
(4)

が得られる。ただし、ρDM
∞ は暗黒物質の数密度、v0

は速度分散である。エネルギー保存則から、中性子
星の中心から半径 rにいる観測者から見た速度と無

限遠での速度の関係式が得られる。暗黒物質の PSD

は、第二宇宙速度による項も加わり、

f(r⃗, v⃗) =
ρDM
∞

(πv20)
3
2

exp

(
2GMNS

rv20

)
exp

(
− v⃗

2
∞
v20

)
(5)

となる。ただし、Gは万有引力定数、MNSは中性子
星の質量である。アクシオンが中性子星に向かう速
度は、

v(r) ≃
√

2GMNS

r
(6)

となる。電波信号の帯域幅は、遠方にある暗黒物質の
固有の速度分布により発生する。これは、マックスウェ
ル-ボルツマン分布から帯域幅 B ∼ (v0/c)

2(ma/2π)

で与えられる。

2.3 中性子星の磁気圏
中性子星の磁気圏のモデルとして Goldreich and

Julian (GJ)モデルを採用する。GJモデルは中性子
星と共回転する磁気圏のモデルで、荷電粒子の数密
度 nGJ が

nGJ(r⃗) =
2ω⃗ · B⃗
e

1

1− ω2r2sin2θ
(7)

となる。ただし、中性子星の角速度ベクトル ω⃗は一
定であり、ω⃗ = (2π/P )e⃗z である。また、その自転周
期を P、極角を θ、表面磁場を B⃗とする。磁軸は e⃗m

に沿った双極子の方向を向き、プラズマ中には電子
と陽電子のみが存在すると仮定する。非相対論的極
限で式 (7)の 1/(1− ω2r2sin2θ)を無視し、

ωp(r, θ, ϕ, ; t) ≃ 69.2µeV × |3cosθe⃗m · e⃗r − cosθm|
1
2

×
[

B0

1014G

1s

P

(rNS

r

)3
] 1

2

(8)

が得られる。ただし、時間依存性は e⃗m · e⃗r に現れて
いる。ここで、θmは z軸と磁軸の成す角、磁軸の回
転 ψは ψ(t) = ϕ− ωt、B0は中性子星の極における
磁場の強さ、rNS はその半径である。

2.4 光子フラックスの計算
位置 r⃗cでアクシオンが光子へ変換されると仮定す

る。アクシオン-光子変換確率 Pa→γ(r⃗, u⃗)は、中性子

109



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

星近傍のアクシオン-光子変換の起こる位置における
磁場の大きさと、r⃗c における半径方向の軌道に対し
ての u⃗で与えられ、その位置でのアクシオンの方向
に依存する。
全光子フラックス F は、その強度 I(Ω)で用いて、

F =

∫
∆Ω

dΩI(Ω) (9)

と記述することができる。ただし、立体角積分は中
性子星の変換領域∆Ωで実行される。まず、地球か
らの距離がDで、中性子星への視線に対して垂直な
平面のアクシオン-光子変換領域で変換されると仮定
する。この変換領域の微少量は、dA = D2dΩであ
る。アクシオン-光子変換領域が数密度 na、速さ va

を持つアクシオンの PSD 中にあると仮定する。観
測される変換領域を横切るアクシオンのカレントは、
d2J(Ω′) = cos(α)dA(dΩ′/4π)nava で与えられる。
ただし、αは、視線方向とアクシオンの軌道の成す
角度である。電波信号の強度 I(Ω)は、cos(α) ≃ 1と
して、

I(Ω) ≡ d2J

dΩdA′ =
d2J

dΩ′dA
=
nava
4π

(10)

となる。したがって、視線方向に対して垂直なアク
シオン-光子変換領域での光子フラックス F は、

F =

∫
∆Ω

dΩ
nava
4π

Pa→γ ≃ (∆b)2

D2

∑
i

(
nava
4π

Pa→γ)(Ωi)

(11)

と書ける。Pa→γ は、とりうる全ての視線方向をにつ
いて足し上げたアクシオン-光子変換確率である。

2.5 光線追跡法
全光子フラックスを光線追跡法を用いて計算する。

1. 地球からの距離が D、中性子星の中心からの距
離を dであるような、視線方向に対して垂直な
平面を視野とする。典型的に、d≃ O(100km)で
ある。視野を一辺の大きさ ∆bの正方形のピク
セルに分割し、そこから出てくる光子を中心か
らラベルする。

2. 出てきた光子の初速度を視野に対して垂直とし
観測地点から任意のピクセル中心への測地線を
計算することで、観測した光子を逆伝搬させる。

3. 中性子星の自転周期を δtで分割する。アクシオ
ン-光子変換の起きる条件 ωp = ma から、アク
シオン-光子変換領域の位置 r⃗c,i を計算する。

4. あるピクセル iでの実行輻射電力は、

dPi

dΩ
=

{
2×∆b2

Pa→γmanava
4π |r⃗c,i (rc,i ≥ rNS)

0 (rc,i < rNS)

(12)

となり、全ピクセルで和をとった総実行輻射電
力は、

dP
dΩ

=
∑
i

dPi

dΩ
(13)

である。したがって、全光子フラックスは、F =

(1/D2)(dP/dΩ)で、これは式 (9)にmaを掛け
たものに一致する。

光子を地球から中性子星という方向で逆伝搬させる
ときに中性子星近傍ではシュバルツシルト計量、そ
れ以外ではミンコフスキー計量を用いた。

3 Results

中性子星の磁気圏がGJモデルだと仮定したこと以
外、シンプルなセットアップを光線追跡法で評価した。
電波信号は観測する系に強く依存するため、光線追跡
法による計算方法を提案し、中性子星 J0806.4-4123

の観測結果からその妥当性を見ていく。

3.1 光子フラックスの理論値
図 1は、3つの異なるアクシオン質量に対する総実

行輻射パワーの自転依存性を表したものである。今
回の計算結果が水色で、(Hook et al. 2018)の計算結
果が黒色の線に対応する。図 1を見ると、黒色の実
行輻射パワーより一桁小さな平均正規化実行輻射パ
ワーを与え、重いアクシオン質量でカットオフが見
られない。加えて、全ての水色の線は黒色の線に比
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図 1: 中性子星の自転に対する実行輻射パワー

図 2: 電波信号の観測によるアクシオン光子結合定数

べ起伏が少ない。等方的な暗黒物質の分布と光線追
跡法を用いると、より大きなアクシオン質量の電波
信号も考えられる。また、電波信号は時間依存性を
ほとんど持たないこともわかる。

3.2 電波信号とアクシオン-光子結合定数
電波信号の感度は電波望遠鏡のノイズ除去力によっ

て決まるため、ノイズを含んでいる電波信号から欲
しい電波信号のみを取り出せるような電波望遠鏡が
必要になる。ノイズ除去能力が高い望遠鏡として将
来実験の SKAを採用し、100時間観測した場合を想
定する。図 2は、アクシオン-光子変換による電波信
から得られるアクシオン-光子結合定数を 2σ の精度
で表したものである。QCDアクシオンは理論的に青
色で予言されており、現在のADMXからの制限は濃
い灰色であり将来的に薄い灰色まで広がる。CAST

による制限はオレンジ色である。

4 Conclusion

本講演では、中性子星の磁気圏におけるアクシオン-

光子変換から予測される電波信号についてのレビュー
を行なった。中性子星の表面における暗黒物質の等
方的な位相空間分布を正確に扱うために、光線追跡
法を用いて光子を地球からアクシオン-光子変換領域
にまで逆伝播させて、観測される全光子フラックス
を求めた。(Leroy et al. 2020)の主な成果は、予測さ
れる光子フラックスは、gaγγ ∼ 1012GeV−1 までの
アクシオンを検出するのに十分な量であり、重いア
クシオンも探索可能であることである。図 2は、中
性子星からの電波信号を SKAで観測した場合、アク
シオン-光子変換に起因した電波信号の検出可能性を
示している。また、CASTでは検出不可能な結合定
数を検出できるという強みもある。
アクシオン暗黒物質の地上実験と間接探索が密接

な関係にある。間接探索によってアクシオン暗黒物
質を検出できればアクシオン暗黒物質の質量が特定
され、ADMXなどの地上実験からアクシオン暗黒物
質の解明が飛躍的に進むため、どちらも重要である。
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再帰型ニューラルネットワークを用いた高密度天体の
X 線強度変動のパワースペクトル推定

牧田 佳大 (立教大学大学院 理学研究科)

Abstract

　本研究では，将来的に特徴量の自動抽出を目指し，まずはデータ欠損のある時系列データかつ，時間的に等
間隔ではない場合でも活用できるように，時系列データから周波数空間のパワースペクトルの特徴量を予測
することができる再帰型ニューラルネットワークを構築した．機械学習において，実際の観測量を教師デー
タとするには，X線観測の時系列データは均質なものが少ないため，まずは，教師データとして，周波数空
間で，べき関数型スペクトルかつ周波数ごとに位相はランダムを仮定した時系列データを作成し，作成した
時系列データにガウスノイズとデータ欠損を付与することで，任意の数の擬似的な X線の強度変動の時系列
データを生成することにした．ネットワークは，時間と強度のペアを入力として，出力は周波数空間でのパ
ワースペクトルの傾きと，規格化因子，カットオフ周波数を目標とするパラメータに設定した．
　訓練の結果，擬似的なデータに対して、約 30%の精度で目標とするパラメータを推定することができた．
擬似的なデータでの実証を踏まえて，実際の NICERの観測した白色矮星 SS Cygniのデータに適用した．本
論文では，ネットワークの概要と学習結果，実データへ適用した結果や今後の課題について紹介する．

1 Introduction

宇宙 X線の観測データは，統計的なノイズや系統
誤差，サンプリング時間の非一様性，データギャップ
などが生じやすい．それゆえ，解析結果にエイリア
ス (偽物の特徴量)が現れやすい．近年，観測量は増
え，人力でデータを一つ一つ見ることが困難になり
つつあるが，一方で，単純な変動パターンだけでは
なく，非周期的な変動やエネルギー依存性，フレア
現象なども様々な天体で見られている．天体近傍の
強い重力や，磁場や非定常な降着流の理解に繋がる
観測量が眠っている可能性もある．
そこで，本研究では，将来的に特徴量の自動抽出を

目指し，まずはデータ欠損のある時系列データかつ，
時間的に等間隔ではない場合でも活用できるように，
時系列データから周波数空間のパワースペクトルの
特徴量を予測する再帰型ニューラルネットワークを
構築した．再帰型ニューラルネットワークとは，層
間を一方向にしか流れない通常の順伝播型ニューラ
ルネットワークとは異なり，時間の概念を取り込む
事で，前の時刻の中間層の出力が次の時刻の中間層
の入力へ再帰するような構造を持つ，系列データの

扱いに特化したニューラルネットワークである．
　機械学習において，実際の観測量を教師データ

とするには，X線観測の時系列データは均質なものが
少ないため，まずは，教師データとして，周波数空間
で，べき関数型スペクトルかつ周波数ごとに位相はラ
ンダムを仮定した時系列データを作成し，作成した時
系列データにガウスノイズとデータ欠損を付与する
ことで，任意の数の擬似的な X線の強度変動の時系
列データを生成することにした．ネットワークの構成
を第２章に示す．ネットワークは，時間と強度のペア
を入力として，出力は周波数空間でのパワースペクト
ルの傾きと，規格化因子，カットオフ周波数を目標と
するパラメータに設定した．トレーニングの結果，擬
似的なデータに対して、約 30%の精度で目標とする
パラメータを推定することができた．更に，擬似的な
データでの実証を踏まえて，アメリカの大面積 X 線
望遠鏡 Neutronstar Interior Composition ExploreR

（NICER）で観測された白色矮星 SS Cygniの実デー
タに学習したモデルを適用した．これらの結果を第
３章に示す．第４章では， まとめと今後の課題につ
いて述べる．
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図 1: 仮定したべき関数型スペクトルの 1例．赤線が
仮定したスペクトルのモデル，黒点がガウス乱
数に従って赤線から生成した真のスペクトル，
青点線が仮定したカットオフ．

2 The Neural Network

2.1 Data set

位相と振幅の両方のランダム性を反映した時系列の
生成法を初めて提案した，(Timmerl & König, 1995)

の手法を参考に，べき関数型スペクトルを持つ時系
列データを擬似的に生成した．時系列を擬似的に生
成するアルゴリズムを以下に示す．

1. べき乗型スペクトルS(ω) ∼ (1/ω)β を選択する．

2. 各周波数 ωi について，実部と虚部で 2 つ分
のガウス乱数 N (0, 1)を発生させ，それぞれに√

1
2S(ω) ∼ (1/ω)β/2をかけることで，式 (1)に

従う複素ランダム変数 f(ω)を得る．　

f(ω) = N (0,
1

2
S(ω)) + iN (0,

1

2
S(ω)) (1)

3. 実数値の時系列を得るには，負の周波数成分を
f(ωi) = f∗(ωi)に従って選択する (*は複素共役)．

4. 複素ランダム変数 f(ω)を，周波数領域から時間
領域に逆フーリエ変換することで時系列を得る．

5. 生成した時系列データにランダムなギャップと，
ガウスノイズを加える．

このアルゴリズムを用いて時系列を生成するにあ
たり，時系列の長さ（観測時間と間隔）とパワース
ペクトルの概形を決める 4つのパラメータ（カット

図 2: 周波数空間から生成した光度曲線の 1例

オフ，低周波側のべき，高周波側のべき，規格化因
子）を，適当な値になるように制約付きでランダム
に指定した．仮定したべき関数型スペクトルの 1例
を図 1に示す．また，図 1の黒点を元に生成した擬
似的なX線の強度変動の時系列データを図 2に示す．

2.2 Network design

シンプルな再帰型ニューラルネットワーク（Recur-

rent Neural Network; RNN）の順伝搬の式は，隠れ
層と出力層がそれぞれ

hhh(t) = f(Uxxx(t) +Whhh(t−1) + bbb) (2)

ooo(t) = g(V hhh(t) + ccc) (3)

と表される．ここで，xxx(t) は時刻 t における入力，
hhh(t−1) は 1刻前の時刻 t − 1における隠れ層の出力，
ooo(t)は時刻 tにおける出力，U,W, V は重み行列，b, cb, cb, c

はバイアスベクトル，f(·), g(·)は活性化関数である．
過去から未来だけでなく，未来から過去の双方向の
時系列の依存関係を考慮するRNNを，双方向リカレ
ントニューラルネットワーク（Bidirectional Recur-

rent Neural Network; BRNN）と呼ぶ [2]．また，ス
テップ毎に複数の RNN層を持つような構造をDeep

Recurrent Neural Network（DRNN）と呼び，1層の
場合に比べ，より複雑な時間依存性を学習する事がで
きることが示されている [3]．通常のRNNでは，逆伝
搬の際に共有された同じ重みを使用するため，勾配が
偏りやすくなり，数十ステップの短期の時間依存性は
学習できるが，長期の時間依存性は勾配消失によって
学習が行うことができないという問題が発生する．こ
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図 3: 再帰型ニューラルネットワークの概念図．Mask-

ing層 + Bidirectional GRU 6層 + Dense層．
GRU 層の各ノード数は 80（Bidirectional で
160），活性化関数は tanhで統一されている．
Dense層は４つのパラメータを予測するため，
ノード数は４，活性化関数は linerとしている．

の問題を克服しかつ，計算コストを抑える事のできる
仕組みとして，Gated Recurrent Unit（GRU）が存
在する [4]．本研究では，BRNNとDRNN，GRUを
組み合わせた，Deep Bidirectional Gated Recurrent

Unit（DBGRU）を用いた．
図 3に再帰型ニューラルネットワークの概念図を

示す．縦方向は時刻 tにおける層の深さを表してお
り，横方向は各層の時間展開を表している．図 2の
様な，擬似的に生成したノイズとギャップ有りの時系
列を訓練データ，パワースペクトルの概形を決める 4

つのパラメータ（カットオフ，低周波側のべき，高周
波側のべき，規格化因子）を教師データとして入力
し，４つのパラメータの値を予測した．また，データ
を 3次元配列として纏めて入力するためには，時系
列長が揃っていなければならない．その為，データ
ギャップを作る際に削除ではなく，全特徴量（時間，
カウント）が 0のデータに置き換えた．しかし，こ
のまま学習を行うと，0という観測値を持ったデータ
になってしまう．そこで，処理中に全特徴量が 0の
時のタイムステップを無視する事ができる，Masking

層を入力層と隠れ層間に導入した．
ネットワークの学習には，70,000個の訓練データ

を使用し，検証データとして 30,000個のデータを用
意した．損失関数は出力値と教師データ間の平均二乗
誤差とした．最適化関数には Adaptive Moment Es-

timationを用いた [5]．バッチサイズは 100で，学習
率の初期値は 0.01とし，評価値の改善が止まった時
に学習率を減らす kerasの ReduceLROnPlateauと，
評価値の改善が停滞したら学習を止める EarlyStop-

pingを用い，34エポックで学習を停止した [6]．使
用した GPU は GeForce GTX 1080 Ti で，CUDA

（Compute Unified Device Architecture）コア数は
3,584基である．ネットワークのパラメータの自由度
は 621,764であり，学習時間は約 3日であった．

3 Results

3.1 Parameter estimation

予測パラメータがどの程度の再現性を持つかを定
量的に示す．まず，パラメータの真の値を xtrue，機
械学習による予測値を xpred とし，∆x ≡ (xpred

－ xtrue)/xtrue と定義する．パラメータの再現性は，
∆xp を ∆xの p%点とし，∆x68≡ (∆x84－∆x16)/2

で表す事にする．図 3のモデルでの４つのパラメータ
についての∆xを図 4に示す．図の凡例は上から標準
偏差 (σ)，平均値 (µ)，∆x68(68%)である．外れ値に
対してロバストなため，パラメータの再現性の指標
として標準偏差ではなく，∆x68 を選んだ．4つのパ
ラメータ (log カットオフ，低周波側のべき，高周波
側のべき，log norm) の再現性は，22.7，40.1，19.7，
27.5%であり，これらの平均値は 27.5% であった.

3.2 NICER data

NICER で得られた SS Cyg の X 線光度曲線 ob-

sid:3201600103へ，学習済みモデルを適用した場合
と，高速フーリエ変換（FFT）を行った場合でのス
ペクトルの比較を図 5に示す．両スペクトル共，全
体的なスケール は一致しており，視覚的には大きな
差は見られない．しかし，細かく見ると，高周波数
側で FFT の方がフラットな形状となっており，完全
には一致しなかった.

そこで，真のスペクトルを知っている，擬似的に
生成したノイズとギャップ有りの光度曲線を，線形補
完して FFTしたものと，真のスペクトルで比較をし
てみた．その結果，ノイズやギャップが存在すると，
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図 4: 予測値と入力パラメータ間の相対誤差．

図 5: 左: NIERの光度曲線（黒点）とその線形補間（赤線）．右: 機械学習で予測したスペクトル（青丸）
と左図の光度曲線を線形補完したものを FFTしたスペクトル（赤四角）の比較．

FFTでスペクトルを描いても，パワーが 1/f で落ち
ず，エイリアスによって，高周波側がフラットにな
る傾向が見られた．このため，機械学習と FFTの比
較結果で，高周波側が一致しなかったと考えられる．

4 Discussion and summary

本研究では，擬似的に X 線の光度曲線を作成し，
パワースペクトルの概形を決める４つのパラメータ
を予測する再帰型ニューラルネットワークを構築し
た．訓練の結果，擬似的なデータに対して，約 30%

の精度で目標とするパラメータを推定することがで
きた．これを踏まえて，NICERのデータに適用し，
機械学習と FFTでのスペクトルを比較した．その結
果，視覚的には大きな差は見られなかったが，細か
く見ると高周波数側で FFT の方がフラットな形状
となっていた．これは FFTの方でエイリアスが発生
しているためであると考えられる．
また，本研究で行ったのは，位相ランダムのべき関

数型スペクトルを仮定した時系列の教師あり学習な
ので，適用できるデータ範囲は限られており，QPO

（準周期的な変動）を仮定した時系列等は学習してい
ない.そのため，QPO を持つ時系列データに適用し
ても QPOを反映したスペクトルを描けない，事前に
べき関数型スペクトルを持つ事が分かっているデー
タにしか適用できないといった制約がある．
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3次元対流効果を導入した球対称1次元シミュレーション
佐々木　俊輔 (総研大　物理科学科天文科学専攻)

Abstract

超新星爆発の爆発メカニズムとして有力なニュートリノ加熱機構では加熱により対流が起こることが知られ
ている。近年この対流の爆発メカニズムにおける重要性が注目されているが、複雑な乱流現象であるため解
析は困難であり、理解は進んでいない。本研究では 3Dの結果を再現できる最新の球対称一次元シミュレー
ションを用いて、現象論的に乱流の爆発メカニズムに与える影響を調べ、乱流のシステマティックな理解を
試みた。その結果、このモデルでは、ゲイン領域における乱流圧が爆発に重要な役割を果たしていることが
明らかになり、重要視されていなかった拡散パラメータが爆発に影響を与える重要なパラメータであること
を発見した。本研究の成果は超新星爆発における乱流をシステマティックに理解するための第一段階となる
重要なものである。ここでは爆発の詳細には触れず、全体的な結果について紹介する。

1 Introduction

超新星爆発の理論研究には二つの重要な目標があ
る。一つは観測される典型的な爆発エネルギー量と
生成される 56Niの再現すること。もう一つは爆発前
の親星の特性量と超新星爆発の特性量を結びつける
ことである。この二つの目標を達成するためには超
新星爆発をシステマティックに理解する必要がある。
近年計算機能力が向上し、セルフコンシステントな
3 次元シミュレーションによって、爆発可能なモデ
ルが開発されている。その結果重力崩壊型超新星爆
発では非球対称なニュートリノ対流が爆発に重要な
役割を果たすことがわかった。爆発に成功した研究
結果が多く報告されているが、典型的な爆発エネル
ギーの再現や生成される 56Niの再現は達成できてい
ないものが多い。目標を達成するためには分解能を
上げたより精度の高いシミュレーションを行うだけ
でなく、非球対称なニュートリノのシステマティック
な理解をしていくことが重要になる。
システマティックな理解は観測量を再現するためだけ
でなく、星の explodabilityを決定するためにも重要
になる。landscape of explodabilityの決定には計算
コストの低い現象論的な爆発モデルを用いたシミュ
レーション研究が行われてきた。様々な現象論的なア
プローチが行われ、landscape of explodabilityが推
定されている。爆発を支配するいくつかのパラメー
タが提案されシステマティックな理解を行なってい

る。しかし、セルフコンシステントなシミュレーショ
ンと対応する結果を得ることは難しく、現象論的ア
プローチにおける爆発メカニズムのシステマティック
な理解は不十分である。
爆発における重要な効果の一つが多次元的なニュー
トリノによる対流である。多次元的な対流の効果が
爆発を可能にすることが示唆されている。対流の効
果の重要性は [6]で提案された。対流も非対称な多次
元的な効果が爆発に重要な役割を持つ。球対称な 1

次元のセルフコンシステントなシミュレーションは
爆発に成功しない。1Dと 2D,3Dでは対流の効果が
異なるためである。多次元的な対流の効果をシステ
マティックに理解する必要がある。先行研究では多次
元的な対流効果をパラメトリックに導入し爆発に成
功することを示したが、このモデルにおける多次元
的な対流効果のシステマティックな理解は行われて
いない。そこで本研究ではこのモデルで多次元的対
流効果として導入されたパラメータのシステマティッ
クな理解を行い多次元効果が爆発メカニズムにどの
ような影響を与えているのか解析を行なった

2 Methods

本研究では指導教員である国立天文台の滝脇助教
が開発した実績のあるニュートリノ輻射流体コードの
3DnSNe-IDSAを用いて、現象論的な多次元流体効
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果を球対称一次元シミュレーションに導入した。(以
下これを 1D+シミュレーションと呼称する)　導入
には Reynolds分解を用い、次の流体方程式を得た。

∂tρ̂+∇r (ρ̂v̂ + ⟨ρ′v′⟩) = 0, (1)

∂tρ̂v̂+∇r

(
ρ̂v̂v̂ + (P̂ + Pturb)

)
= ρ̂g + Sν , (2)

∂têtot+∇r

[
(êtot + P̂ + Pturb)v̂ + Fϵ + FK

]
= (ρ̂v̂ + ⟨ρ′v′⟩) g +Qν , (3)

∂teturb+∇r [eturbv̂ + FK ] + Pturb∇v̂

= ⟨ρ′v′⟩g − ϵdis, (4)

∂tρ̂Ŷe+∇r

(
ρ̂Ŷev̂ + FYe

)
= Γν , (5)

ここで、ρ̂, v̂, êtot, eturb, P̂ , Ŷe, gはそれぞれ密度、r

方向の速度、全エネルギー、乱流エネルギー、圧力、
電子数密度比、そして重力加速度である。数式は [3]

の表記に則り、Â や ⟨A⟩は物理量 Aの立体角平均を
表す。A′は平均量からのずれであり、A′ = A− Âの
関係がある。このモデルでは多次元的な乱流効果を
乱流として導入している。乱流圧は Pturb = eturbと
した。∇r = 1

r2
∂
∂r r

2である。Sν とQν、Γν はニュー
トリノ輻射との相互作用を表している。
　私たちは多次元効果を以下に示す混合長理論 (mix-

ing length theory:MLT)を用いて推定した。初めに、
mixing length Λは

Λ = αΛHP = αΛ
P̂

ρ̂g
, (6)

であり、ここでHP は圧力のスケールハイトである。
αΛ は無次元のパラメーターである ([1],[3])。得られ
た流体方程式には多次元効果による内部エネルギー、
乱流エネルギー、電子数密度比 Yeの乱流フラックス
Fu, u = ϵ, Ye,K が含まれている。本研究ではこれら
のフラックスを勾配拡散近似と仮定して導入してい
る。MLTでは拡散係数はmixing length Λと乱流速
度 vturb =

√
eturb/ρ̂を用いて、

Du = αuvturbΛ (u = ϵ, Ye,K), (7)

とかける。ここで αuはそれぞれの拡散係数の無次元
パラメータである。拡散係数を用いてフラックスは

以下のように書ける

Fϵ =− ρ̂Dϵ

(
∂ϵ̂

∂r
+ P̂

∂

∂r

(
1

ρ̂

))
, (8)

FK =− ρ̂DK∂rv
2
turb, (9)

FYe
=− ρ̂DYe

∂rYe. (10)

式 4の乱流エネルギーの生成項は

⟨ρ′v′⟩ · g = ρ̂vturbω
2
BVΛ, (11)

ここで ωBV は Brunt−Väisälä frequency である。
次に本研究で使用した計算モデルについて説明す
る。私たちは合計 320のモデルを計算した。それぞ
れ親星モデル、mixing lengthパラメータ αΛ、拡散
パラメータ αu : u = ϵ,K, Ye によって分類される。
親星モデルは [5] の 12 − 40M· の 24 個のモデルに
zero-metalの [2]の 9.6M·のモデルを加えた計 25こ
の親星モデルを用いた。
親 星 モ デ ル そ れ ぞ れ に つ い て パ ラ メ ー タ
αΛ, αϵ, αK , αYe

を変化させ他モデルを設定し、
それぞれのパラメータの爆発における役割を

3 Results

3.1 MLTのパラメータ:αΛ

　まず現象論的対流モデルでも重要なパラメータ
である αΛ の結果について紹介する。
　全ての親星モデルのついて　衝撃波の伝搬、爆発
エネルギー・ニッケル生成量の進化は αΛ に依存す
る。αΛは乱流の大きさに対応するため αΛが大きく
なるほど乱流圧が大きくなり、衝撃波が伝搬しやす
くなる。また、爆発エネルギーニッケル生成量とも
に増加する。これは先行研究の結果とコンシステン
トである。　図 1は衝撃波の伝搬をまとめた。縦軸
半径、横軸半径であり、色は s12の αΛを変えたそれ
ぞれのモデルの結果を表している。αΛが大きいモデ
ルほど衝撃波が 500kmに達する時刻が早い。これは
αΛが大きいほど強い爆発が起きていることを表して
いる。　図 2は αΛ について全ての親星モデルの結
果をまとめたものである。縦軸は αΛ、横軸は ZAMS

mass [M·]である。爆発に成功したモデルをオレン
ジ、失敗したモデルを黒で色分けした。衝撃波が半
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図 1: 衝撃波の伝搬:αΛ

図 2: Landscape of explodability:αΛ

径 800km以上に伝搬したモデルを爆発に成功したモ
デルとした。この図から αΛを一意に決定すれば、ど
の星が爆発するのか推測できる。
　 αΛ が大きくなるとどの親星も爆発に成功するよ
うになる。ZAMS massに着目すると、12M·は爆発
しにくい。一方 25M· はオレンジが多く、爆発しや
すいことがわかる。12M· の結果は 2D,3Dの研究結
果 ([4],)とコンシステントである。25M·については
2D,3Dのモデルでは結果が異なっているが、先行研
究とはコンシステントな結果を得られた。

3.2 拡散パラメータ
今回の研究でこれまで重要視されていなかった拡

散のパラメータが爆発に重要な役割を果たすことが
わかった。
図??は拡散パラメータ αu : u = ϵ,K, Yeについて衝
撃波の伝搬の結果をまとめたものである。縦軸半径、

横軸時間である。緑線が標準モデルであり、赤線と
青線がパラメータをそれぞれ変化させたときのモデ
ルである。この図から拡散パラメータ αϵと αK には
衝撃波の伝搬を変化させる働きがあることがわかる。
どちらのモデルもパラメータの値が小さい方が衝撃
波が 500km以上に到達する時刻が早まり、強い爆発
が起きていることがわかる。これは αϵの結果につい
て全ての親星モデルの結果をまとめた図である。オ
レンジが爆発に成功したモデル、黒が爆発に失敗し
たモデルである。拡散が強い αϵ = 1/3のモデルの中
には爆発に失敗しているモデルがあり、αϵが爆発に
得に重要な役割を持つパラメータであることを示し
ている。

4 議論とまとめ
今回の研究で示した結果は我々のモデルにおける

先行研究で示されたパラメータ αΛの効果の確認と、
これまで誰も予想していなかった拡散の効果を示す
ものである。αΛ の結果は。先行研究は 12太陽質量
の親星モデルで αΛ = 1.2以上で爆発が可能になった
が、我々のモデルではαΛ=1.1以上であり重要かはわ
からないが明らかな違いが現れている。これは、図
2の landscape of explodability の傾向が先行研究と
同じであるから、親星モデルの違いとニュートリノ
のスキーム (IDSA)の違いによるものではないかと
考えている。
本研究で拡散係数を変化させると爆発可能性が変化
することが示されたが、1D+シミュレーションは 3D
の結果を正確に再現できていない。この問題を達成
するには次の三つを調査する必要があると考えてい
る。一つ目は拡散係数の実際の大きさについてであ
る。本研究では拡散のパラメータを 1/12,1/6,1/3に
変化させたが、実際に起きる拡散の値がこの値の範
囲内にあるのか定かではない。二つ目は多次元的対
流を導入する時刻である。図 1のように 2Dのモデ
ルと初期の段階から違いが見られる。図 3でも初期
の段階から変化が見られ、これは乱流生成が変化し
たためである。つまり 2Dとの違いは乱流生成が異な
ることが原因であると推察できる。多次元的な乱流
効果をオンにするタイミングを調整することで、2D
との違いを解決できる可能性がある。三つ目は乱流
生成である。私たちのモデルでは式 11 で示すよう
にエントロピー勾配に由来する乱流生成を仮定した。
生成される乱流の大きさが何に依存するのか 3Dの
詳細な解析をし調査する必要がある。超新星爆発の
システマティックな理解のために、3Dの結果を正確
に再現できる現象論的な理論モデルを構築する必要
がある。本研究のシミュレーションは多次元シミュ
レーションの結果を完全に再現できていない。しか
し、これまで注目されていなかった拡散の効果を発
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図 3: 衝撃波の伝搬:拡散パラメータ

図 4: the landscape of explodability :αϵ

見し、その効果がローカルな物理に影響することを
明らかにできた。ローカルな物理現象と多次元効果
の関係は多次元シミュレーションの解析でもわかっ
ていないことが多い。システマティックな理解をす
るためには、多次元シミュレーションのローカルな
物理現象を解析し、多次元効果がどのようにローカ
ルな物理現象に影響を与えるのか解明する必要があ
る。その上で、より現実的な 1D＋シミュレーション
を開発する必要があると考える。

Reference

[1] Sean M. Couch, MacKenzie L. Warren, and Evan P.
O’Connor. Simulating Turbulence-aided Neutrino-
driven Core-collapse Supernova Explosions in One
Dimension. , 890(2):127, February 2020.

[2] Alexander Heger and S. E. Woosley. Nucleosyn-
thesis and Evolution of Massive Metal-free Stars. ,
724(1):341–373, November 2010.

[3] Bernhard Müller. A critical assessment of turbu-
lence models for 1D core-collapse supernova simula-
tions. , 487(4):5304–5323, August 2019.

[4] David Vartanyan, Adam Burrows, David Radice,
M. Aaron Skinner, and Joshua Dolence. Revival of
the fittest: exploding core-collapse supernovae from
12 to 25 M. , 477(3):3091–3108, July 2018.

[5] S. E. Woosley and A. Heger. Nucleosynthesis and
remnants in massive stars of solar metallicity. ,
442(1-6):269–283, April 2007.

[6] Tatsuya Yamasaki and Shoichi Yamada. Standing
accretion shocks in the supernova core: Effects of
convection and realistic equations of state. The As-
trophysical Journal, 650(1):291–298, oct 2006.

121



——–indexへ戻る

コン26

光度曲線の系統的調査に基づく重力崩壊型超新星の爆
発機構への制限

東北大学 理学研究科天文学専攻
齋藤 晟

122



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

光度曲線の系統的調査に基づく重力崩壊型超新星の爆発機構への制限

齋藤 晟 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

我々は、恒星進化の段階で外層が失われた超新星（stripped-envelope 超新星）N天体の系統的な解析を行

い、それらの総輻射光度曲線を求めた。その光度曲線から減光のタイムスケール ∆t1mag とピークでの絶対

等級を調べたところ、それらの物理量には強い相関関係は見られなかった。また、爆発時に放出される物質

（エジェクタ）の質量は ∼ 1M⊙ − ∼ 4M⊙ に集中しており、このことは stripped-envelope 超新星は連星系

起源であることを示唆している。さらに、観測から見積もった 56Ni の質量がどのような爆発によって生み

出されるかを調査するために、流体計算・元素合成計算を行った。この計算の結果と観測の結果を比較した

ところ、重力崩壊型超新星の爆発のタイムスケールは tgrow ∼< 0.3 sであることがわかった。

1 Introduction

初期質量が太陽の約 8 倍以上の恒星はその一生の

終わりに重力崩壊型超新星と呼ばれる大爆発を起こ

し、放射性元素 56Ni を合成する。重力崩壊型超新星

はそのスペクトルの性質から、水素が豊富な II 型超

新星と水素が少ない stripped-envelope超新星に分け

られる。Stripped-envelope 超新星は、超新星爆発前

に僅かに水素を持つ IIb型、水素をもたないがヘリ

ウムをもつ Ib 型、水素もヘリウムをもたない Ic 型

から成る。さらに Ic 型超新星の中でも膨張速度が高

く輝線がドップラーシフトによって広がったものを

Ic BL (broad line)と区別する場合もある。

これまで重力崩壊型超新星に関する様々な理論的・

観測的研究がなされてきたが、その爆発のメカニズ

ムは未だ詳しくは解明されていない。近年の第一原理

計算では爆発の再現に成功している例が増えつつあ

るが、運動エネルギーがEk ∼ 1050 erg程度にしか達

しておらず、観測から得られている典型値Ek ∼ 1051

erg を再現することができていない。さらに、第一原

理計算の結果は爆発のタイムスケールが約 1秒以上

という遅い爆発を示唆している。しかしこのような

遅い爆発では、超新星爆発時に合成される典型的な
56Ni の質量（∼ 0.07M⊙）を説明することができな

いことが先行研究（Sawada & Maeda 2019) によっ

て示唆されている。

2 Data analysis

まず初めに、我々は超新星のデータベース（Open

Supernova Catalog）から stripped-envelope 超新星

の測光データを選定した。II型超新星（IIb型以外）

は 56Ni の放射性崩壊に加えて親星のもつ内部エネル

ギーによっても放射しており 56Ni の質量の推定に適

さないため、本研究では II型超新星をサンプルから

除外した。また次の手順でデータ点を繋ぐ際に滑ら

かになるように、観測点が各バンドに対して 5点以

上あるもののみを選んでいる。

観測の際にはインターバルがあり観測のデータ点

は離散的になっているため、欠損部分を補うために

はデータ点を滑らかな曲線で繋ぐ必要がある。その

ために我々はガウス過程回帰を用いた。フィッティン

グに使用したカーネルは、定数 × 動系基底関数であ
る。このようにして、各バンドに対する光度曲線を

求めた。そして我々は 1天体に対して 3バンド以上

の光度曲線がある場合に、その SEDに対して黒体放

射フィッティングを行うことで総輻射光度曲線を求

めた。

そしてこのようにして求めた総輻射光度曲線か

ら、ピークでの等級 Mpeak と減光のタイムスケー

ル ∆t1mag を測った。そしてそれぞれの観測量から
56Niの合成量MNiと、超新星爆発時に放出されるエ

ジェクタの質量 Mejを見積もった。56Ni の合成量は

超新星の光度を決めるためピークでの等級から見積

もることができ、エジェクタの質量は超新星エジェ
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クタ内での光子の拡散タイムスケールに関連してい

るため減光のタイムスケールから見積もることがで

きる。我々は、これらの解析を全ての超新星のサン

プルに対して行った。

3 Results

3.1 ∆t1mag vs Mpeak

図 1に、減光のタイムスケールと∆t1mag とピーク

での絶対等級 Mpeak の関係を示した。減光のタイム

スケールは約 15日から 40日に集中しており、ピー

クでの絶対等級は約 −14等から −21等まで幅広く

分布している。ただし、この絶対等級の分布は真の

超新星の明るさの分布ではないことに注意しなけれ

ばならない。なぜなら、明るい天体ほどより観測さ

れやすいというバイアスがあるからである。
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図 1: ∆t1mag と Mpeak の関係。点の色・形は超新星

の種類の違いを表す。

3.2 Mej vs MNi

超新星の爆発機構と観測量を関連づけるためには、

親星（超新星爆発前の星）の質量を知る必要がある。

なぜなら、56Ni の合成量は親星の構造に依存するか

らである。超新星爆発前の親星の質量MpreSNは、超

新星爆発時に放出されるエジェクタの質量Mejと爆

発後に残る中性子星の質量MNSを足すことで求めら

れる（MpreSN = Mej +MNS）。

我々は準解析的モデル（Arnett 1982）を用いること

で、減光のタイムスケール∆t1mag とピーク時の絶対

等級Mpeak からそれぞれ、エジェクタの質量Mej と
56Niの合成量MNi を求めた。超新星の光度曲線の特

徴的なタイムスケール tch は tch ∝ (κMej/vej)
1/2 と

表すことができるので、Mej を求めるにはエジェクタ

内の不透明度 κとエジェクタの膨張速度 vejを決めな

ければならない。先行研究（e.g., Cano 13）によって、

κ = 0.07 cm2 g−1が超新星の光度曲線をよく再現で

きることが示されているため、我々はこの不透明度の

値を用いた。また、エジェクタの速度は一定と仮定し、

典型的な速度 vej = 10, 000 km s−1(±2, 000 km s−1)

（e.g., Lyman et al. 2016）を採用している。

以上の方法から見積もったエジェクタの質量 Mej

と 56Ni の合成量 MNi の関係を図 2 に示した。エ

ジェクタの質量の分布は ∼ 1M⊙ から ∼ 4M⊙ に集

中している。このことは、超新星爆発前の親星の質

量は∼ 2.5M⊙ から ∼ 5.5M⊙ に集まっていることを

表す。単独星はその寿命の間に恒星風だけによって

十分に外層を失うことができない（e.g., Eldridge et

al. 2008）ことを考慮すると、ほぼ全ての stripped-

envelope 超新星は連星系起源であると言える。これ

は先行研究（e.g., Taddia et al. 2018）の結果と無矛

盾であった。

多くの超新星の 56Ni の合成量はエジェクタの質量

の 10 % 以下であるのに対し、一部の超新星はエジェ

クタの質量の約 20 % という高い割合の 56Ni の質量

を要求する。4章で、どのような爆発機構がこの 56Ni

の質量を再現するのかを議論する。

4 Discussion & Conclusion

4.1 流体・元素合成計算

本節では流体・元素合成計算を用いて、どのような

条件の超新星爆発が観測から得られたエジェクタの

質量と 56Ni の合成量の関係を再現するかを調べる。
56Ni の合成量は爆発のタイムスケールと親星の構造

に依存するので、それらを考慮して爆発のタイムス
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図 2: Mej と MNi の関係。点の色・形は超新星の種

類の違いを表す。灰色の線はエジェクタの質量に対

する 56Ni の質量の比率が一定となる線である。質

量がMNi = 0.1, 0.2, 1.0Mej の 3種類を示した。

ケールと 56Ni の合成量の関係を議論する。最後に、

それらの結果を観測の結果を比較を行う。

4.1.1 計算手法

我々は、1次元流体計算コード blcode (Morozova

et al. 2015)と 21核種の元素合成（Timmes）を用

いた。解くべき基本方程式は

∂r

∂m
=

1

4πr2ρ
(1)

Dv

Dt
= −Gm

r2
− 4πr2

∂P

∂m
(2)

Dϵ

Dt
= −P

D

Dt

(
1

ρ

)
+ ϵ̇in (3)

である。ϵ̇in は単位質量あたりのエネルギー注入率を

表している。エネルギー注入率は、

ϵ̇in =
Ek − (Ebind + Eint)

tgrow

1

∆M
(4)

と表されるため、超新星のエジェクタは最終的に運

動エネルギー Ekをもって膨張する。ここで、Ebind

は親星の束縛エネルギー、Eint は親星の内部エネル

ギー、∆M は各メッシュ毎の質量、tgrow は爆発の

タイムスケールを表す。

4.1.2 親星モデル

我々は、Sukhbold et al. 2016で計算された親星モ

デルを用いた。我々は、エジェクタの質量Mejと爆

発後に残る中性子星の質量MNSを足すことによって

(MpreSN = Mcore = Mej+MNS)、爆発前の星の質量

MpreSN （コアの質量 Mcore）を定めた。ここでは、

中性子星の質量として典型的な値 1.4 M⊙ を使用し

ている。エジェクタの質量は観測から見積もられた

値をカバーするために、1M⊙ 刻みで 1M⊙ − 10M⊙

とした。

エネルギー注入の際の運動エネルギーは Ek =

(3/10)Mejvej
2 によって決めている。ここで、エジ

ェクタの速度は観測の結果と同様、典型的な速度

vej = 10, 000 km s−1を用いた。爆発のタイムスケー

ルは、tgrow = [0.01, 0.03, 0.1, 0.3, 1.0] 秒の 5種類で

計算した。この下限値は鉄コアの自由落下時間に対

応しており、爆発が弾性的に起こった場合を表す。ま

た、tgrow > 1 秒ではほとんど 56Ni が合成されない

ため、上限値は 1秒とした。

4.1.3 56Ni の合成量

図 3は爆発のタイムスケールと 56Ni の合成量を

示している。56Ni の質量の振る舞いは以下のことか

ら説明することができる。56Ni は、親星のコアが跳

ね返って衝撃波が伝達した後、温度が T ≥ 5 × 109

K になるコア周辺で合成される。衝撃波上流の領域

では運動エネルギー Ek は内部エネルギー Ein と同

等になり、また、その領域では十分高温であるため

輻射優勢である。故に、56Ni が合成される温度に達

する半径は

Ek ≃ Eint ≃ Erad = aT 4 4π

3
R3 (5)

R ∼ 4× 108 cm

(
Ek

1051 erg

)1/3 (
T

5× 109 K

)−4/3

(6)

となる。ここで、Erad は輻射のエネルギーである。

よって、合成される 56Ni の質量はこの半径内にあ

る質量によって決まる。

ただし、この半径は超新星が一瞬で爆発する場合

（tgrow ≪ 1 秒）を表していることに注意したい。遅
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い爆発の場合、最初の方に得たエネルギーによって

超新星の断熱膨張を始める。これによって内部エネ

ルギーが失われ、上記の半径が小さくなる。結果と

して、爆発のタイムスケール tgrow の増加に伴って、
56Niの合成量も小さくなる。

エジェクタの質量と 56Ni の質量の関係は、コア

の質量の中心集中度（Sukhbold +16 の図 1）と運動

エネルギーの大きさ（Ek ∝ Mej）の兼ね合いによっ

て決まっている。56Ni が合成される ∼ 4 × 108 cm

内にある質量はエジェクタの質量が 5 M⊙ で最大に

なるため、エジェクタの質量が 5 M⊙ の親星モデル

は多くの 56Ni を合成する。また運動エネルギーが

高い場合、 56Ni が合成される領域が大きくなるた

め、10 M⊙ のエジェクタをもつ親星の 56Ni の合

成量も大きくなっている。

図 3: tgrow と MNi の関係。点の形はエジェクタの

質量の違いを表す。

4.2 爆発機構への制限

図 4上図は、観測と計算から得られたエジェクタ

の質量と 56Ni の質量の比較である。56Ni の質量

は tgrow ≤ 0.1 秒でほぼ一定であるため、 tgrow =

0.1, 0.3, 1.0秒の結果のみ図に示した。ほぼ全ての観

測された超新星の 56Ni の質量は、tgrow = 0.1 秒で

説明することができる一方で、tgrow = 0.1では半数

以上の超新星の 56Ni の質量を再現することができ

ない。

ただしこれらのサンプルは明るい天体が観測され

やすいというバイアスがかかっている。このバイア

スを取り除くために、以下では 100 Mpc 以内に存在

する天体のみを議論する。図 4下図は距離で区切っ

たサンプルの結果を表している。明るいものが観測

されやすいというバイアスを取り除いたサンプルの

場合でさえ、大半の超新星を説明するには爆発のタ

イムスケールが 0.3 秒より十分短くなくてはならな

い。よって我々は、重力崩壊型超新星の爆発のタイ

ムスケールは 0.3 秒より十分短いと結論づけた。
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図 4: Mej と MNi の関係。灰色の点は観測の結果、

赤線は爆発のタイムスケールが 0.1, 0.3, 1.0秒での計

算の結果を表す。上図：全サンプル。下図：100 Mpc

以内に存在する天体のみを選んだサンプル。
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早期光度曲線から探る IIn型超新星の放射機構
犬塚　慧子 (京都大学大学院 理学研究科　物理学・宇宙物理学専攻)

Abstract

質量が 8M⊙ を超える大質量星は、その最期に重力崩壊して超新星爆発を起こすことが知られている。重力
崩壊型超新星の一種である IIn型超新星は、超新星放出物と大量の星周物質（CSM）の相互作用によって特
徴づけられる。IIn型超新星を説明する上で必要な CSMの密度は、通常の恒星進化理論で考えられるより高
く、起源が未解明である。また、最大光度も様々な値を持つことも知られており、天体によって放出物の質量
やエネルギー、CSMの密度が異なることを示している。この事実より、IIn型超新星の構造を解明すること
は、恒星進化論の完成においても重要な役割を果たすと期待される。先行研究であるMoriya&Maeda(2014)

では、超新星の放出物の密度構造を仮定して、観測量 (増光時間とピーク光度)から物理量 (CSM密度、超
新星放出物のエネルギー・質量)を決定するモデルが提唱された。本研究では、仮定していた密度構造も含
めた放出物・CSMの構造をより詳細に決定することを目指して、観測量として色温度の情報を付加するこ
とを試みた。我々の新たなモデルで、超新星放出物の密度勾配と、最大光度や増光時間に関係があることが
示された。密度勾配が小さいと光度が大きいほど温度も高くなるが、勾配が大きいと光度が大きいものほど
温度が低い結果となった。これは密度勾配が大きい時、光球が拡大する効果が無視できず、効率的に冷却さ
れるためである。また、最大光度-光球温度間の関係を用いることで、典型的でない IIn型超新星については
さらにその性質を制限することが可能である。

1 Introduction

質量が 8Ṁ⊙ を超える恒星は、その最期に重力崩
壊を起こし、超新星爆発をすることが知られている。
その中で、IIn型超新星は爆発する星の周辺に濃い星
周物質 (CircumStellar Matter, CSM)があることが
特徴である。IIn型超新星の CSMは非常に濃い。こ
れはすなわち、爆発前の星からの質量放出が非常に
多量であることを意味する。実際、親星からの質量
放出率は Ṁ > 10−4 ∼ 10−1M⊙/yrに及び、その起
源は通常の恒星進化では説明できない。それゆえに、
観測から CSMの性質や爆発前の星の性質を推定す
ることは、恒星進化理論の更なる理解の一助となる
ことが期待される。
爆発天体の周囲に多量のCSMがあると、高速で放

出される超新星の放出物とCSMが衝突し、放出物の
運動エネルギーが光度に変換されることで明るく輝
く。また、多量の物質の中を光子が進むので、最大
光度を取る時刻が通常の超新星と比べ遅くなる。こ
れは、早期光度曲線の最大光度と、最大光度をとる
時刻に影響すると言い換えることができる。

近年突発天体の観測技術が向上してきたことによ
り、より多くの IIn型超新星が観測され、中には爆
発初期を捉えたデータも増えてきた。本研究、並び
に本研究の先行研究ではそのようなデータを用いて
IIn型超新星の性質を探ることが動機となっている。
先行研究では、観測量として最大光度と爆発から

の時間の二つをパラメータとして、超新星のエネル
ギー・質量、爆発前の星からの質量放出率の 3つの
物理量を制限している。本研究では、最大光度を取
るときの光球温度を加えることで、より物理量の制
限を強めることを試みた。

2 Methods

2.1 先行研究 Moriya&Maeda(2014)

本 研 究 で は 、先 行 研 究 と し て
Moriya&Maeda(2014) の手法を採用している。
CSM は爆発前の星から恒星風として質量放出
が行われていると仮定しており、密度分布は
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ρw = Dr−2(ただし D は爆発前の質量放出率 Ṁ を
用いて D = Ṁ/4πvw) とした。また、超新星放出
物の密度構造は二層になっていると考えている。内
側・外側共に半径の冪乗で表されると考え、内側は
定数と考える。
今回の状況設定では十分に濃いCSMを仮定してお

り、CSMの範囲内で shock breakoutが起こると考
えて良い (これを wind shock breakoutという)。こ
の場合、最大光度 Lp、その時の時間（拡散時間）td

は、以下のように表される。ここで、放出物の性質を
決める要素として、放出物のエネルギー Eej,　質量
Mej, 放出物の密度勾配がある。ただし、C1 ∼ C4は
nに依存する定数。詳細はMoriya & Maeda (2014)

の Appendixを参照のこと。

td ≃ C2 κ
n−1
n−2 D

n
n−2 M

n−5
2(n−2)

ej E
− n−3

2(n−2)

ej (1)

Lp ≃ C3 ϵ κ
− (n−5)(n−1)

n(n−2) t
n2−10n+10

n(n−2)

d

×M
− (4n−5)(n−5)

2n(n−2)

ej E
(4n−5)(n−3)

2n(n−2)

ej (2)

2.2 状況設定、光球温度について
今回典型的な恒常風として、計算において恒星風

速度を vw = 100km/sとした。放出物の密度勾配に
ついて、内側はある一定の密度になっており、外側は
密度が ρ ∝ r−n の冪乗に従うとする。本研究の計算
では n=7と n=10の二通りについて計算を行った。
また、本研究で新たに最大光度を取るときの光球

温度を計算している。従来のモデルで最大光度Lpは
式 (2)のように表されている。また、光球の半径Rsh

を求める。不透明度を κ、密度を ρとすると、optical
depthτ は

τ =

∫
κρdr (3)

と求められる。今回の設定では簡単のため κ =

0.34(const.)とした。密度については CSMの密度分
布 ρw = Dr−2 を用いた。光球を取るのは τ ∼ 1と
なる位置であり、光球半径が定まる。
光球面で黒体放射を仮定して、

Lp = 4πR2
phσT

4 (4)

より光球温度を求めた。(σ は Stefan-Boltzmann係
数)

3 Results

n=7、n=10それぞれについて、図 1-4に最大光度
Lpと光球温度 T、親星の質量放出率 Ṁと光球温度の
グラフを示した。それぞれの設定で、超新星の物理量
は図 1、2についてはEej = 1051[erg] , Mej = 7M⊙,

n=7とした。また図 3、4について、Eej = 1051[erg]

, Mej = 7M⊙, n=10とした。
図 1からは、最大光度をとる時の光球温度が高い

ものほど、最大光度も明るくなることがわかる。し
かし、図 3の場合、最大光度をとる時の光球温度が
低いものほど最大光度が明るくなる。このように、密
度勾配の違いで最大光度とそこでの光球温度の関係
に差異があることがわかった。
また Ṁ と光球温度の関係については、密度勾配に

関わらず CSMが濃いものほど温度が下がる結果と
なった。

4 Discussion&Conclusion

初めに超新星放出物の密度勾配の違いと、最大光
度-光球温度間の関係について考察する。密度勾配が
緩やかな星、つまり広がりのある星については、最
大光度をとる時の光球温度が高いものほど最大光度
も明るくなる結果となった。これは明るく光るもの
ほど衝突によって解放されるエネルギーが多く、温度
の上昇にも繋がっていると直感的に理解される。密
度勾配が急でコンパクトな星に関しては逆の傾向が
見られる。最大光度の増加に伴い解放されるエネル
ギーは増大するが、衝撃波が伝わる速度が速く、光
球が拡大する寄与が大きく効くので、結果的に光球
面での温度が下がると説明できる。
また、親星の質量放出率と光球温度に関しては、密
度勾配にかかわらず質量放出率の大きい星ほど超新
星の光球温度が高いことが言える。
ここで、光球温度 T と最大光度 Lp について、別
の観点から議論する。図 5は、放出物の質量Mej =

10M⊙ を仮定し、密度構造とエネルギー Eej に対す
る T −Lpグラフの変化を示す。図から、n=7、n=10

でとりうる範囲には共通部分があることがわかる。こ
の範囲で観測されるような超新星は、物理量が縮退
しているため制限をかけることができない。反対に、

129



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

縮退していない部分にあるような超新星については、
物理量に特徴が見られて制限をかけることが可能に
なると言える。この結果は、実際の観測量と比較す
ることで、特に変わった物理量を持つような超新星
に関してその親星の性質を推定することに応用でき
ると期待される。
今後の展望として、実際に観測された IIn型超新

星の早期光度曲線を用いて、親星の性質に迫ること
を目指している。しかしながら、本研究では光球温
度を計算する際に不透明度を一様に設定している。
これは実際の状況下では考えにくいため、半径に依
存する不透明度の計算を厳密に行う必要がある。そ
のため現在、オープンコード SNEC(Morozova et al.

(2015))を用いて輻射流体計算を行い、観測されてい
る IIn型超新星をシミュレーションで再現すること
を試みている。シミュレーションと本研究でのモデ
ルを組み合わせることにより、IIn型超新星の物理量
をより正確に決定することが期待される。

Reference

Moriya, T. J., & Maeda, K. 2014, ApJL.

Morozova, V. et al. 2015, ApJ.

図 1: n=7, peak luminosity vs. temperature

図 2: n=7, mass-loss rate vs. temperature

図 3: n=10, peak luminosity vs. temperature

図 4: n=10, mass-loss rate vs. temperature
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図 5: Mej = 10m⊙, Eej の変化と密度勾配の違いに
よる T − Lp グラフの変化
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Ia型超新星SN 2019einのスペクトル合成計算

Mao Ogawa (Department of Astronomy, Kyoto University)

Abstract

It is widely accepted that Type Ia supernovae are thermonuclear explosions of a CO white dwarf in a

binary system, but it is still unknown how the explosive nucleosynthesis proceeds after the explosion.

In order to constrain the explosion model of SN 2019ein, we studied very early phase spectrum of SN

2019ein, ∼2.2 days since the explosion. By using one-dimensional Monte Carlo radiation transfer code,

TARDIS, we estimated the density and the abundance structure of the ejecta in SN 2019ein. We find

that, in order to reproduce the HVFs, the density gradient has to be gentler in the outside than in the

inner region. We also show that little unburnt carbon was contained in the ejecta, only in the layer

at ＞ 30000 km/s This is largely consistent with the delayed detonation model, except that unburnt

C+O layer contains much unexpected metal, such as Si and Ca. This unexpected abundance of the

heavy elements in the outermost layer could be explained by the strong convection trrigered by the

deflagration wave in the ealy phase of the explosion. This scenario is consistent with the gentle slope

of the density structure of the ejecta in the outer region.

1 Introduction

It is widely known that Type Ia supernovae (SNe

Ia) are thermonuclear explosions of a CO white

dwarf (WD) in a binary system. When the mass

of the WD reaches close to Chandrasekhar-limiting

mass, thermonuclear runaway occurs. However,

many things are still unknown. One of the big prob-

lems is how the explosive nucleosynthesis proceeds

after the explosion.

There are mainly two explosion models for SNe

Ia related to the flame speed; one is the deflagration

model, whose flame speed is subsonic, and the other

is the delayed-detonation model, whose flame speed

changes from subsonic to supersonic. Iwamoto et

al. (1999) has developed the models for the nucle-

osynthesis in these two models. W7 model, which

is one of the deflagration models, has a lot of un-

burnt carbon in the outer layer because its flame

velocity is not so fast that the burning front can-

not reach the outside and new fuel is not ignited.

On the other hand, DD2 model, which is a kind

of delayed-detonation models, has little unburned

carbon because its flame speed is so fast.

Spectroscopic observation is one of the powerful

methods to understand the nature of SNe Ia. Spec-

tra of SN Ia varies over time. In the early or late

phase during the expansion of the ejecta, absorp-

tion lines or emission lines are observed respectively,

which show what elements there are on the outside

the photosphere of the SNe Ia. In addition, line

width shows an expansion velocity of the element.

So, it is important to observe spectra.

Owing to the recent technological development of

the transient observations, many supernovae have

been detected as soon as possible after the explo-

sion. In the early time since the explosion, spectra

show outermost layer of the progenitor. One of the

big differences in flame velocity is whether carbon

in the outer layer burns, and thus it is important

to research spectra as in the early phase as possible

for constraining the explosion mechanism of SNe Ia.

In addition, spectral synthesis codes, which assume

the composition after explosive nucleosynthesis and

calculate the radiation transfer to find the spectra
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expected to observe, have been improved today.

Kawabata et al. (2020) studied detailed structure

of SN 2019ein. They performed spectra synthesis

calculation on spectra of ∼3.7 and ∼5.7days since

the explosion and determined the density and the

composition structure of ≤30000 km/s. However,

there are more early spectrum, which is only ∼ 2.2

days since the explosion. In this study, we calculate

this spectrum and constrain its explosion model.

2 Methods

2.1 Early phase spectra of SN

2019ein

SN 2019ein was discovered in NGC5353 on 2019

May 1.5 UT. The spectrum in the earliest phase was

obtained on MJD 58605.2875 by LCO Global SN

project and estimated that it is only ∼2.2 days after

the explosion. This is characterized by the very fast

absorption lines, called high velocity feature (HVF),

with Si II 6355 Å at ∼23000 km/s and Ca II at

∼45000 km/s. On the other hand, the absorption

line of C II at 20000 km/s was also observed. In this

study, we performed spectra synthesis calculation to

fit this spectrum.

2.2 Spectra synthesis calcuration:

TARDIS

To find out the structure of the progenitor of

SN 2019ein, we used one-dimensional spectral ra-

diation transfer code, TARDIS (Kerzendorf & Sim

2014). It assumes a homogeneous expansion and

undergoes a radiative transport calculation by using

Monte Carlo method. Its input parameters are as

follows; (1) luminosity, (2) photosphere velocity, (3)

outermost layer velocity, (4) density structure, (5)

abundance structure, after the explosive nucleosyn-

thesis, and (6) the time since the explosion. Then,

the structure of the temperature is constructed so

as to satisfy these input states, followed by the de-

termination of the ionization or excitation state of

the elements. Finally, the spectrum expected to be

observed is calculated.

We searched the combination of the input param-

eters to fit the observed spectrum of SN 2019ein,

and constrained the density and the composition

distribution of the progenitor. To simplify the prob-

lem, we adopted a power-law density structure. In

our model, we consider three characteristic layers:

an outer unburnt C+O layer, intermediate O-Ne-C

burning layer, and inner Si+S layer.

3 Results

We first show the result of the spectra synthesis

calculation for SN 2019ein. The synthesized spec-

trum is shown in Figure 1. In this calculation, it is

important whether the deepest position and depth

of the synthesized absorption lines match the ob-

served spectrum. This is because the normaliza-

tion of the spectrum is highly uncertainty due to

interstellar extinction, while the absorption line is

considered to strongly reflect the supernova itself.

This spectrum matched Si II 6355 Å, ‘w’ mark of

S II 5606 & 5640 Å, and Ca II & O I near-infrared

composition.

4 Discussion

4.1 Density structure

As mentioned in section 2.1, this spectrum has

HVF, such as Si II 23000 km/s and Ca II 45000

km/s. To reproduce this features, we have assumed

that the density gradient on the outside is more

gentle than on the inside; the density at ＜ 26000

km/s is proportional to v−14, while the density at

≥26000 km/s is proportional to v−4.

Figure 2 shows the density structure of the ejecta

employed in our model for SN 2019ein and compar-

ing with the model previously used in Kawabata et
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Figure 1: Comparison of SN 2019ein observed spec-

trum to the synthesized spectrum calculated with

TARDIS. Blue line is the observed spectrum and

red line is the model spectrum.

al (2020). They performed spectra synthesis calcu-

lation on spectra of ∼3.7 and ∼5.7days since the

explosion and determined the structure at ≤30000

km/s. On the other hand, we used more early phase

spectra, ∼2.2 days since the explosion, and deter-

mined the structure of up to ∼45000 km/s. In outer

region that is not seen in their study, it seems that

HVF is observed because the density gradient be-

comes gentle and absorptions easily occur on the

outside.

4.2 Composition structure

As noted in section 2.2, the composition structure

in our model is divided into three layers. Figure

3 shows the composition distribution of our model

for SN 2019ein; innermost layer (v ＜ 20000 km/s)

consisting of Si + S layer, intermediate consisting

of O-Ne-C burning layer, and outermost layer (v

＞ 30000 km/s) consisting of unburnt C+O layer.

The most remarkable property is that almost all

the carbon was burned. This consistent with the

delayed detonation model (Iwamoto et al. 1999).

In the outermost layer, it has to be added Si

(0.03) and Ca (0.004) in order to reproduce the

HVFs. Normally, such heavy elements are produced

Figure 2: The density structure of the ejecta in SN

2019ein at 2.2 days since the explosion, comparing

with that adopted in Kawabata et al. (2020). It is

scaled 2.2 days after the explosion.

in the inner layer, v ＜ 20000 km/s. This unusual

distribution would be interpreted as a result of the

convection from the inner region. However, it is

said that the detonation wave propagating in the

late phase of the explosion tend to smooth the mix-

ing layer out (Kromer, M et al. 2013), while the

deflagration wave propagating in the early phase of

the explosion tend to occur convection (Seitenzahl,

R et al. 2013). Thus, in order to obtain such an ef-

fect of convection on the outside, deflagration wave

propagated in the early phase of explosion has to

cause quite strong convection. If so, it is because

the component in the outside was carried from the

inside by convection that the density gradient on

the outside was gentle.

5 Conclusion

In order to constrain the explosion model of SN

2019ein, we studied very ealy phase spectrum of

SN 2019ein, ∼2.2 days since the explosion. By us-
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Figure 3: The composition distribution of the ejecta

in SN 2019ein employed in our model

ing one-dimensional Monte Carlo radiation transfer

code, TARDIS, we constructed the density and the

abundance structure of the ejecta in SN 2019ein.

We revealed that, in order to reproduce HVFs, den-

sity gradient has to be gentler in the outside than

in the inner region. We also show that unburnt

carbon was little contained in the ejecta, only in

the layer at ＞ 30000 km/s This favors the delayed

detonation model, except that unburnt C+O layer

contains much unexpected metal, such as Si and

Ca. This anomalous abundance of the heavy el-

ements in the outermost layer could be explained

by the strong convection triggered by the deflagra-

tion wave in the ealy phase of the explosion. This

scenario is consistent with the gentle slope of the

density structure of the ejecta in the outer region.
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測光・分光・偏光観測で探る
Ia-CSM型超新星SN 2020uemのCSM構造

Kohki Uno (Department of Astronomy, Kyoto University)

Abstract

A rare subclass of Type Ia supernovae (SNe) show evidence of strong interaction with their hydrogen-

rich circumstellar matter (CSM); we refer to them as Type Ia-CSM SNe. We present optical and

near-infrared photometry, spectroscopy, and spectropolarimetry of a Type Ia-CSM SN, SN 2020uem.

The light curve of SN 2020uem evolves slowly with the color constant, while the spectra show strong

hydrogen emission features produced from the interaction between SN ejecta and dense CSM. Besides,

the polarization degree is 1.0− 1.5 % with no wavelength dependence at ∼ 100 days after the discovery.

These results suggest that the SN exploded inside a dense disk-like circumstellar environment.

1 Introduction

Type Ia supernovae (SNe) are thermonuclear explo-
sions of a white dwarf. The observational properties
of Ia SNe are highly homogeneous. Ia SNe are gen-
erally characterized by the absence of hydrogen and
the presence of intermediate-mass elements in their
spectra. Besides, ∼ 20 days after the explosion, the
peak magnitude reaches ∼ 19 mag. Because of such
uniformity, Ia SNe have traditionally been used as
precise cosmological standard candles.
In recent years, the number of SNe discovered

has increased significantly thanks to new generation
surveys represented by ZTF. With the increase in
the number of discoveries, it is becoming clear that
Ia SNe, which were previously believed to be homo-
geneous, have actually a lot of diversity.
Type Ia-CSM SN is one new type of the pecu-

liar Ia SNe. Ia-CSM SNe show some characteris-
tics similar to some high-temperature Ia SNe, such
as SN 1991T. However, the most obvious difference
between typical Ia SNe is the fact that Ia-CSM SNe
show prominent narrow hydrogen emission lines.
These features indicate a strong interaction between
Ia SNe ejecta and hydrogen-rich dense circumstel-
lar matter (CSM). The massive and dense CSM has
not been expected in the previous Ia SNe scenarios.
The origin of the CSM still remains unclear.
We observed Ia-CSM candidate; SN 2020uem for

about 200 days after the discovery. We obtained
detailed observational data, including optical/near-
infrared (NIR) photometry, spectroscopy, and po-
larimetry. Such detailed observations for Ia-CSM
SNe have never been performed before. In this talk,
I will report some of the results we obtained.

2 Discovery and Observations

SN 2020uem was discovered by the ATLAS project.
The survey reported the first detection of this tran-
sient with an apparent magnitude of 16.493 mag
on 2020-09-22 (MJD 59114.602). From the red-
shift of narrow Hα component, The SN is lo-
cated at z = 0.041, which corresponds to a dis-
tance of 173.3 ± 5.7 Mpc and a distance modu-
lus of 36.19 ± 0.07 mag. The coordinates of the
SN are RA(J2000) = 08h24m23s.85, Dec(J2000) =
−03◦29′19′′.1. Figure 1 is a finding chart of the SN.

20uem

Figure 1: Finding chart of SN 2020uem, from a
combination of RJKs-band images obtained with
the Subaru telescope.

We performed multi-band imaging observations
with the HOWPol and HONIR mounted on the
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1.5m Kanata telescope. We also performed pho-
tometry with the SWIMS on the 8.2m Subaru tele-
scope. Spectroscopic observations were performed
with the 3.8m Seimei telescope, equipped with the
KOOLS-IFU and the Subaru telescope equipped
with FOCAS, HDS, and SWIMS. Besides, we also
performed spectropolarimetry with FOCAS.

3 Results

3.1 Phototmetry

Figure 2 shows the multi-band light curves (LC) of
SN 2020uem. Our optical to NIR photometry has
a total of 7 filters (B, V, R, I, J, H, Ks) and public
ZTF photometry has 2 filters (g, r). All of those
magnitudes are based on the Vega system. This
light curve covers the period from ∼ 11 days to
∼ 211 days after the discovery.
Figure 2 shows that the color of the SN evolves

roughly constant and without NIR excess. This re-
sult suggests that there is little or no dust around
the SN, which is the source of the NIR radiation.

Figure 2: Optical (BgVrRI-band) and NIR (JHKs-
band) light curve of SN 2020uem. Some light curves
ware sifted by the amounts shown in the legend.

The V-band absolute magnitude of SN 2020uem
is up to MV > −19 mag and Lopt > 1043 erg/s.
The luminosity is comparable to the peaks of some
of the brightest Ia SNe, such as super-Chandra Ia
and 1991T-like Ia SNe (see also Figure 3).
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Figure 3: Optical bolometric light curves of SN
2020uem and other SNe, including Type Ia-CSM,
91T-like/Super-Chandrasekhar Ia, and IIn.

Assuming that the energy source for the bolomet-
ric luminosity is the energy release from the collision
between the SN ejecta and the CSM, we can esti-
mate mass-loss rate (Ṁ) from the progenitor system
and the CSM mass. Using a relationship in Moriya
et al. (2013), the mass-loss rate is given as follows:

Ṁ ≈0.09 M⊙/yr
( ε

0.3

)−1
(

L

1043 erg/s

)
×

(
vshock

5000 km/s

)−3 (
vCSM

100 km/s

)
,

(1)

where ε is the energy efficiency, vshock is the shock
velocity, and vwind is the CSM velocity. The shock
and CSM velocities are estimated from the Hα pro-
file (see Figure 4). The rate is consistent with other
Ia-CSM/IIn one (c.f., Type IIn SNe; interaction
SNe between core-collapse SNe and CSM). Integrat-
ing the mass-loss rate, the CSM mass is a few M⊙.

3.2 Spectroscopy

Figure 4 plots optical spectra of SN 2020uem ex-
tending from +22 days to +110 days, relative to
the first detection. All wavelength ware corrected
to rest wavelength with the redshift z = 0.041.

All optical spectra show narrow Hα emission. In
some spectra with high signal-to-noise ratios, other
Balmer series and HeI are also presence. These
spectra suggest IIn-like strong interaction with
dense CSM. Besides, Ia components are more ap-
parent with time. These indicate that SN 2020uem
are dominated by strong continuum due to the in-
teraction and inner Ia components are weakened.
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Figure 4: Optical spectroscopic time-series of SN
2020uem (black lines). For comparison, we plot the
spectra of SN 2005gj (blue lines). The pink-shaded
region is the Balmer series and light-blue one is HeI.

Figure 4 shows that flux ratios between Hα and
Hβ. The ratios of Ia-CSM SNe are larger than those
of IIn SNe. Typically, IIn SNe have Hα/Hβ ∼ 3,
while Ia-CSM SNe have Hα/Hβ > 3.
The ratio tells us important information for the

CSM density. In dense CSM, i.e., optically thick
matter, the self-absorption processes of the Balmer
series cannot be neglected. In Hα, the absorbed
line is emitted as Hα. On the other hand, the en-
ergy of the absorbed Hβ is redistributed to Paα and
Hα. As a result, Hβ is suppressed and the ratio be-
comes larger. The ratio of Ia-CSM suggests a more
confined and dense CSM than IIn.

3.3 Polarimetry

The spectropolarimetry of SN 2020uem with FO-
CAS on the Subaru telescope was performed on
2021-01-03 (MJD 59218.35). FOCAS has a Wollas-
ton prism and a rotating half-wave plate (HWP).
The Wollaston prism split the incident ray into two
beams with orthogonal polarization directions; the
ordinary and extraordinary beams. Our spectropo-
larimetric observation data with FOCAS is one set
of four frames, which correspond to the HWP ro-
tation angles: 0◦, 22.5◦, 45◦, and 67.5◦. We define
the Stokes parameters Q, U and P and position
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Figure 5: Hα/Hβ flux ratio as a function of time
for SN 2020uem and other SNe (including Type Ia-
CSM and IIn SNe).

angle θ as follows: Q = (I0 − I90)/I = P cos 2θ,

U = (I45−I135)/I = P cos 2θ, P =
√

Q2 + U2, and
θ = 1/2 arctan (U/Q), where I is the total flux and
its subscript is correspond to the HWP angle.

To estimate the wavelength dependence of in-
terstellar polarization (ISP), we use the Serkoeski
function (Serkowski et al. 1975): PISP(λ) =
Pmax exp

(
−K ln2 (λmax/λ)

)
, where λmax is the

wavelength at which the ISP reaches the maximum
polarization degree Pmax, and K is given as fol-
lows: K = 0.01 + 1.66λmax (µm) (Whittet et al.
1992). For the ISP estimation, we use some promi-
nent narrow emission lines whose position angles
are between 60 and 80 degrees.

Figure 6 shows the polarization spectra of SN
2020uem. The estimated ISP is PISP ≈ 0.7 %. The
ISP-subtracted polarization degree of the SN (PSN)
is PSN ≈ 1.0 − 1.5 %. The polarization degree is
characterized by no wavelength dependence. The
result indicates that the electron scattering is dom-
inant and that the SN has little or no dust. No
or little dust is also consistent with the LC evolu-
tion without NIR excess. Considering the high po-
larization degree, SN 2020uem has an asymmetric
localized dense CSM (like disk, jet, or clump).

4 Discussion

The polarization degree is a few times larger than
that of previously observed Ia and Ia-CSM SNe. For
example, the polarization of the same Ia-CSM SNe,
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Figure 6: Polarization spectra of SN 2020uem.
From top to bottom, Q, U , P , and θ are plotted.
The blue lines are binning data at 20 pixels. We
adopt the light-blue shaded data to estimate the
ISP. The green lines represent the adopted maxi-
mum and minimum position angle to estimate the
ISP. The orange lines show the estimated ISP.

SN 2002ic, is about 0.8 % (Wang et al. 2004).

To investigate the relation between polarization
and asymmetry, we assume an elliptical CSM. We
evaluate the polarization degree of ellipsoids by us-
ing a result of Monte Carlo simulations by Hoflich
(1991). In Figure 7, we show the contours of the
viewing angle and the axis ratio which give the same
polarization degree for the oblate ellipsoids. Be-
sides, assuming an elliptical CSM, we also plot the
direction of the sight with τ = 1 − 4. To achieve
P ≈ 1 %, the ratio needs to be less than 0.2 and the
viewing angle is 30−40◦.　The extremely flat CSM
suggests a disk-like CSM rather than ellipsoids.

The disk-like CSM geometry is also consistent
with other observational results. Assuming a spher-
ically symmetric CSM with Ṁ ∼ 0.1 M⊙/yr, the
optical depth is τ ≫ 1 at photospheric radii es-
timated from some SED fits in the early phases.
We cannot explain the fact that the Ia components
are observable in the early spectrum. The prob-
lem can be overcome by considering an aspherical
CSM. In addition, The disk-like CSM can increase
the local CSM density. The high Balmer line ratio
(Hα/Hβ > 10) indicates confined CSM. The disk-
like geometry is also consistent with the line flux
ratio. Moreover, disk-like CSM also suggests local-

ized dust geometry. Considering that the dust may
be formed in the extension of the CSM disk, it is
also consistent with the absence of NIR excess.
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Figure 7: Contours of the viewing angle and the
axis ratio of oblate ellipsoids. The dashed line shows
the viewing angle at the each optical depth in the
elliptical CSM.

5 Conclusion

We reported the results of the photometric, spec-
troscopic, and polarimetric follow-up observations
of the Type Ia-CSM SN, SN 2020uem. The quasi-
bolometric luminosity is up to ∼ 1043 erg/s and the
mass-loss rate is Ṁ ∼ 0.1 M⊙/yr. The mass-loss
rate is consistent with that of IIn SNe. On the
other hand, the Balmer line ratio is several times
larger than that of IIn. These results suggest a more
confined CSM than IIn. In addition, the polariza-
tion degree is 1.0−1.5 % without wavelength depen-
dence. The polarization indicates that the SN has
an aspherical dense CSM. Based on these results, it
is suggested that SN 2020uem has a disk-like CSM
that is more confined than IIn.
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rプロセス元素を合成する特異な超新星爆発の観測的特徴
長谷川 樹 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

　近年中性子星合体からの重力波 (GW170817)に付随し、電磁波対応天体 (キロノバ)が観測され、宇宙に
おける rプロセス元素の起源として中性子星合体が有力となっている。しかし、中性子星合体は銀河の化学
進化を説明できない可能性も指摘されており、唯一の起源とは限らない。そこで別の候補として考えられる
のが、通常の超新星とは異なる爆発メカニズムをもつ重力崩壊型超新星である。特に注目されているシナリ
オは、高速で自転する強磁場をもった親星による、磁気駆動型の爆発である。
　我々は、特殊な重力崩壊型超新星において rプロセス元素が合成された場合の電磁波放射に対する影響を
調べた。まず 1次元流体計算で超新星爆発の流体環境を計算し、その結果を用いて rプロセス元素を加味し
た輻射輸送計算を行った。この輻射輸送計算では、通常の超新星でも生成される 56Niの質量と、rプロセス
元素全体の質量を様々な値に設定し、組成の違いが光度曲線に与える影響を調べた。その結果、56Niの放射
性崩壊で光る超新星において十分な rプロセス元素が合成された場合、高い吸収係数の効果によって、特に
gバンドや rバンドなど可視光の短い波長の放射が暗くなり、カラーが赤くなることがわかった。この結果
を観測されている超新星のカラーと比較することで、超新星の rプロセス元素合成量が約 0.1太陽質量以下
であるという制限を得た。

1 Introduction

rプロセスは速い中性子捕獲により重元素を生成す
る過程であり、この過程で生成された元素は rプロ
セス元素と呼ばれる。この rプロセスは中性子過剰
な環境で発生するため、rプロセス元素の起源は、中
性子星が関係した天体現象であると考えられている。
有力な候補として重力崩壊型超新星と中性子星合体
が挙げられる。
　典型的な超新星は、すでに多くの天体が観測され
ており、rプロセス元素の起源としての可能性につい
て長年議論されてきた。しかし、典型的な超新星の
爆発メカニズムであるニュートリノ加熱メカニズム
では、中性子のニュートリノ吸収により中性子数が
減少してしまい、中性子過剰な領域を作るのが困難
なため、r プロセスが発生しづらいと考えられてい
る。
　一方、2017年に重力波 (GW170817)が検出され、
この重力波に付随して rプロセス元素の放射性崩壊
による電磁波放射 (キロノバ)が観測されたことで、
中性子合体についての研究が近年急速に進んでいる。
この観測結果から、中性子星合体で rプロセスが確

かに起きており、さらに銀河系に存在する rプロセス
元素の質量を十分に説明できることも明らかとなっ
た。そのため現在、rプロセス元素の起源として中性
子星合体が有力視されている。しかし、低金属星に
存在する rプロセス元素の量を説明できない可能性
などが指摘されており、中性子星合体だけが起源天
体とは限らない。
　中性子星合体の代替案として考えられているのが、
特殊な超新星による rプロセス元素合成である。特
殊な超新星の候補として、磁気駆動型の超新星が挙
げられる。このようなニュートリノ加熱以外の爆発
メカニズムで爆発する超新星では rプロセス元素が
合成される可能性がある。
　そこで本研究では、磁気駆動型のような特殊な超
新星が rプロセス元素を合成していたときに、超新
星の観測的な特徴がどのように変化するかを調べた。
また現在観測されている超新星のデータと比較し、r

プロセス元素が実際に合成されていると考えた時の、
rプロセス元素の質量の上限値について議論する。
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2 Methods

本研究では、rプロセス元素を合成する超新星の観
測的特徴を調べるために、２種類の計算を行った。
　まず、超新星の運動を記述する１次元流体力学計
算と元素合成計算を行い、超新星の力学的運動と原
子番号が鉄以下の組成を推定した。この時、親星のモ
デルとしては、GRBの付随するような Ic型超新星を
仮定し、ZAMSでの質量を 45M⊙、爆発直前の質量
を 13M⊙としている (s45 : Sukhbold et al 2016)。こ
のモデルに 1052ergのエネルギーを注入し爆発させ、
爆発して放出された流体の時間発展を追った。ここ
での超新星からの放出物質は、元素番号が 28以下の
元素のみであり、これらに対して組成の時間発展を
計算している。爆発による放出物質に含まれる 56Ni

の質量は GRBが付随する超新星の観測結果と一致
するように設定した (=0.36M⊙)。
　この計算の結果を用いて、１次元輻射輸送計算を
行い、超新星から放出される可視光・赤外線放射の
時間発展を求めた。r プロセス元素は太陽組成で一
様に分布していると仮定した。こうした仮定のもと
で、rプロセス元素の質量を 6パターンの場合 (0M⊙,

0.1M⊙, 0.3M⊙, 0.6M⊙, 0.9M⊙, 1.2M⊙)で計算を実
行した。

3 Results

6パターンのモデルでの一次元輻射輸送計算から
得られた Bolometric luminosity の結果を図１に示
す。縦軸が光度 (erg s−1)、横軸が爆発からの経過日
数 (day)を表している。またそれぞれのカラーがモ
デルの違いを示している。黒線が rプロセス元素を
合成しない超新星を表している。r プロセス元素が
多く合成されるにつれて光度曲線の peak luminosity

が下がると同時に、peakに達するまでの経過日数が
長くなっているのがわかる。図２は３種のバンド (g,

r, i)における光度曲線である。図２ (a)が rプロセ
ス元素を合成しない超新星の光度曲線、図２ (b)が
rプロセス元素を 0.3M⊙合成する超新星の光度曲線
を示している。図２の (a)(b)を比較すると、短い波
長 (gバンド)が顕著に暗くなっている。光度曲線が
変化したのは、rプロセス元素の中に吸収係数が極め

て大きい元素が複数存在し、photonが放出物質から
抜け出すのを妨げるからである。この吸収係数は波
長依存性があり、短い波長で吸収係数が大きい傾向
がある (Tanaka et al. 2018)。そのため、gバンドの
光度曲線が顕著に暗くなったと考えられる。
　この結果をカラーに直し、観測データと比較した
ものが図３である。グレーのゾーンが現在観測され
ている超新星の典型的なカラーの領域を示している。
この図から 0.3M⊙以上の rプロセス元素を合成する
超新星は、観測されている超新星のデータから逸脱
しているため、このような超新星が今まで観測され
たことがないということがわかる。この結果から、観
測されている超新星と矛盾しない超新星の rプロセ
ス元素の合成量は、約 0.1M⊙以下であることがわか
る。

図 1: Bolometric luminosityに対する rプロセス元
素の影響

4 Discussion & Summary

以上の計算を踏まえ、ここでは rプロセス元素の起
源としての、磁気駆動型爆発のような特殊な超新星の
可能性について議論する。図４は、銀河系に存在する r

プロセス元素の質量を説明するのに必要とされる質量
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(a) rプロセス元素なしの場合の光度曲線

(b) rプロセス元素が 0.3Msunの場合の光度曲線

図 2: g, r, iバンドにおける光度曲線

を、event rateの関数として記述したものである (Ho-

tokezaka et al. 2018)。１銀河で１年に発生しうる、
GRBを伴う超新星の数は、約 10−5 Gal−1 yr−1 であ
ると見積もられている (Wanderman & Piran 2010)。
そこで、図４のグラフ上で event rate=10−5 Gal−1

yr−1 あたりに注目すると、現存の質量を説明するの
に必要とされる合成量は 10−2M⊙程度であると考え
られる。本研究の結果から、観測されている超新星
の特徴と矛盾しない、特殊な超新星が合成しうる r

プロセス元素の質量の上限は約 0.1M⊙であった。そ
のため、現在の超新星観測からは、特殊な超新星の r

プロセス元素の起源としての可能性は否定できない
と言える。

図 3: 異なるバンドを利用した色指数 (横軸：gバン
ドと iバンド、縦軸：gバンドと rバンド)

図 4: １回の超新星爆発での rプロセス元素の合成量
と event rateの関係。赤線が銀河系中の総量を説明
できる、１ eventあたりに合成されるべき rプロセ
ス元素の質量 (Hotokezaka et al. 2018)。緑線が１回
の超新星で合成された rプロセス元素の質量の上限
値。橙の帯が１銀河で１年あたりに発生しうるGRB

を伴う超新星の数 (Wanderman & Piran 2010)。
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中性子連星合体残骸からの核ガンマ線放射スペクトルを用いた合成重元素
核の診断

大住　隼人 (埼玉大学大学院理工学研究科)

Abstract

　宇宙に存在する元素のうち 56Feより重い中性子捕獲元素の合成過程は主に s-processと r-processの 2つ
があり、特に後者は唯一 209Bi以上の質量数の元素を合成できるとされている。この過程では、中性子過剰
環境において中性子捕獲が β 崩壊よりも短いタイムスケールで起こることで急速に合成が進む。r-processの
進行度は環境の中性子の割合によって変化し、電子分率が低い環境 (Ye < 0.25)でより重い元素が合成され
る。その有力候補は、重力崩壊型超新星爆発 (SN)と中性子星合体 (NSM)の 2つがあるが、前者は Yeが低
い環境が実現されにくいという理論予測もあり [1]、後者が有力視されている。しかし観測的には、NSM重
力波天体からの赤外線観測等の証拠はあるものの、未だ直接的な核合成の証拠はつかみきれていない。NSM

で合成された元素が崩壊し放射された核ガンマ線は、NSM残骸が爆発直後の光学的に厚い時期は観測され
にくいが、薄い時期に入ると観測が可能になる。先行研究 [3]では r-process元素崩壊シミュレーションが開
発され、NSMや SNの残骸からの核ガンマ線放射が計算された。r-processで合成された重元素の総質量は
0.01M⊙ または 0.05M⊙ を仮定し、断熱膨張モデル [2]を使用している。崩壊には JENDLE/DDF-2015の
核データベースを用い、元素崩壊と核ガンマ線輻射量を計算している。本研究では、前述したシミュレーショ
ンで推定された核ガンマ線放射をもとに、その flux比から残骸年齢・環境の診断の方法を模索した。結果、
Yeの不明な残骸において各年齢ごとに Ye推定の基準となる fluxと、NSM環境で年齢推定ができる fluxを
提示した。また、推定された年齢・Ye が現在の観測器で観測できるかどうかの判定を行った。

1 Introduction

56Fe よりも重い中性子捕獲元素には主に s-

process,r-processの 2つの合成過程がある。特に r-

processは 209Bi以上を合成できる唯一の仮定である。
この r-processでは中性子捕獲が β崩壊よりも短いタ
イムスケールで起こることで、合成が急速に進む。
r-processは中性子過剰環境でより合成が進む。こ

こで電子分率を以下で定義する。

Ye =
nn

np + nn

ただし、nn,np をそれぞれ中性子、陽子の数密度と
する。このように定義すると、合成が進むのは Yeが
より小さい場合である。
r-processの進行の場の候補として主に重力崩壊型

超新星爆発 (SN) と中性子連星合体 (NSM) 残骸が
挙げられるが、理論的予測によると合体後の噴出物

(ejecta)の主な成分のYeは、SNでは 0.45程度、NSM

では 0.25以下となり、後者が有力視されている [1]。
r-processで合成された元素は不安定な状態にあり、

崩壊して核ガンマ線を放出する。NSM後、ejectaは
光学的に厚い状態となっているため、核ガンマ線は
吸収され観測することはできない。吸収された ejecta

は核ガンマ線のエネルギーによって加熱されキロノ
ヴァと呼ばれる赤外線帯の熱光子の爆発現象が生じ
る。2017年に観測された重力波イベントGW170817

では、重力波と共にキロノヴァが観測された。このイ
ベントにより、r-processによって重元素合成の証拠が
みつかった。しかしランタノイド以上、特にA > 195

の元素の合成の証拠には至っていない [4]。時間が経
ち ejectaが光学的に薄い状態になると、核ガンマ線
を観測をすることが可能になる。核ガンマ線はラン
タノイドより重い元素まで検出できるという点が特
徴であり、観測できれば r-processの直接的な証拠と
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なるが、未だに見つかっていない。
核ガンマ線の観測が難しい理由として、輝線が不

明瞭であることと、検出器の感度が不足しているこ
とが挙げられる。前者は、そもそも核ガンマ線の flux

量が少ないことと、異なる核種からの輝線が重なって
しまうこと、そして ejecta膨張のドップラーブロー
ドニング効果による輝線太りが原因とされる。後者
は、Compton散乱が卓越するMeV帯域では原理的
に検出器の感度が上がりにくいことが原因である。
本研究では、地球-残骸距離を 10000 pc、ejectaの

質量を 0.01M⊙を仮定した先行研究の数値シミュレー
ションを元にして、核ガンマ線 fluxの flux比から、
未知の残骸の年齢・爆発当時の Yeを診断する手法を
提案し、観測が可能かの判定を行った。

2 Methods/Instruments

2.1 r-process元素崩壊シミュレーション
先行研究の元素崩壊シミュレーションではまず、断

熱膨張モデルによる元素合成計算の結果 [2]と、NSM

における Yeごとの質量比 [1]から、NSMの元素合成
量を計算している。次に JENDLE DDF-2015 核崩
壊データベースに従って崩壊の計算を行った。核ガ
ンマ線 fluxの計算は以下の式で計算した。

Fγ , i =
NA

4πd2
Mi

Ai

Iγ , i

T 1
2

(
1

2

)−dt/T1/2

Fγ , iは元素 iの核ガンマ線 flux、NA はアボガドロ
数、d は地球-残骸距離、Mi は元素 iの質量、Ai は
元素 iの質量数、Iγ , iは元素 iの崩壊による放出核
ガンマ線の absolute intensity(1元素崩壊あたりの特
定のエネルギーの放出光子割合)、T1/2は半減期、dt

は微小時間としている。
崩壊計算の際には α 崩壊、β− 崩壊および β+ 崩

壊、電子捕獲、核異性体転移を考慮した。また、ドッ
プラーブロードニング効果は ejectaの膨張速度によ
るものと放射核の熱運動によるものが考えられるが、
後者は残骸が星間ガスと区別できなくなるまでのタ
イムスケールでは十分に影響が無視できるため、前
者のみ考慮した。

表 1: 想定する観測器の輝線感度 [5][6][7][8]。公表さ
れている値の単位を揃えたもの。

観測器 Energy(keV) 輝線感度感度 (erg/cm2/s)

INTEGRAL/SPI 50 5.60E-12

100 7.04E-12

500 2.48E-11

1000 5.12E-11

5000 1.20E-10

NuSTAR 6-10 2.00E-15

10-30 1.00E-14

e-ASTROGAM 511 4.32E-12

847 6.78E-12

AMEGO 1000 3.20E-12

2.2 観測器
核ガンマ線観測の可否の基準にした観測器を述べ

る。本研究では 2002 年打ち上げの INTEGRAL衛
星に搭載されたガンマ線望遠鏡の SPI,2012 年に打
ち上げの NuSTAR衛星、2029 年打ち上げ予定の e-

ASTROGAM,2029 年打ち上げ予定の AMEGOの 4

つを想定している。
対象とするエネルギー帯域の、それぞれの輝線感

度を表 1に示す。
以下、この章で示した 4つの観測器を『現在の観

測器』とし、それ以降に開発されるであろう観測器
を『将来の観測器』とする。

3 Results/Discussion

3.1 NSM残骸のYe診断
この章では二種類の輝線の強度比から爆発当時の

Ye を推定する手法を模索する。
年齢 t=10,100,1000,10000 年のそれぞれで、各 Ye

で最大になる輝線 fluxを表 2に示す。ここに示され
た輝線 fluxの Yeの依存性を調べた。例として t=10

年の場合を示す。
輝線の flux比が 1となる点を残骸の年齢推定の基

準とすることができる。たとえば、125Sbの 427.874
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表 2: NSM環境で調べる輝線 flux

Ye 10 15

元素 輝線 keV 元素 輝線 keV

t=10 137mBa 661.657 137Bam 661.657

t=100 137mBa 661.657 137Bam 661.657

t=1000 241Am 59.54 243Am 74.66

t=10000 225Ra 40 243Ra 74.66

Ye 20 25

元素 輝 線 keV 元素 輝線 keV

t=10 137mBa 661.657 125Sb 427.874

t=100 137mBa 661.657 137Bam 661.657

t=1000 243Am 74.66 126Sn 87.567

t=10000 243Ra 74.66 126Sn 87.567

Ye 30 35

元素 輝線 keV 元素 輝線 keV

t=10 125Sb 427.874 85Kr 513.997

t=100 85Kr 513.997 85Kr 513.997

t=1000 126Sn 87.567 60Com 58.603

t=10000 126Sn 87.567 60Com 58.603

Ye 40 45

元素 輝線 keV 元素 輝線 keV

t=10 137mBa 661.657 60Co 1332.49

t=100 85Kr 513.997 44Sc 1157.02

t=1000 60mCo 58.603 94Nb 871.091

t=10000 60mCo 58.603 94Nb 871.091

図 1: t=10 年における輝線 fluxの Ye依存性

keVと 137mBaの 661.657 keVは Ye ≈ 23で flux強
度は入れ替わる。flux比 661.657keV

427.874keV が 1より大きい

輝線 flux比が 1になる Ye

t=10 125Sb,137Ba 0.23

85Kr,125Sb 0.32

125Sb,194Ir 0.15

t=100 126Sn,241Am 0.25

126Sn,137Bam 0.32

t=1000 1桁以上不足
t=10000 1桁以上不足

表 3: 各年齢ごとで輝線 flux比が 1となる Ye。赤背
景は稼働中の観測器で観測できるものを示す。

なら爆発当時の Ye は 23以下、1より小さいなら 23

以上というように診断できる。
表 3に各年齢で、輝線の flux比が入れ替わる Yeの

うち、観測可能性のあるものを示す。赤くなってい
る輝線は現在の観測器で観測・診断できるものを示
し、感度が一桁程度上がれば観測できるものは無地
で示した。
全範囲を通してみると、flux比=1となるのは t=10

年の残骸で 125Sb,137Baで Ye 0.23、t=100年の残骸
で 126Sn,241Am で Ye ≈ 0.25 となっている。また、
将来観測の可能性がある t=10 年の 125Sb,194Irでは
Ye ≈ 0.15と比較的低く、この輝線が r-process進行
の目印となり得る。

3.2 NSM残骸の年齢診断
シミュレーションで計算された核ガンマ線 fluxを

1-4000 keV の範囲で考える。1-5,5-10,50-100,100-

500,500-1000,1000-2000,2000-3000,3000-4000 keV

のように分け、各帯域の高強度輝線 fluxの時間変化
を調べる。
図 2に例として 50-100 keVの輝線 fluxの時間変

化を示す。
表 3.2に全範囲を通して観測可能性のある、輝線

flux比が入れ替わる年齢を示す。このうち、現在の
観測器で観測できるものを赤で示し、現在のものか
ら一桁程度感度が上がれば観測できるものを無地で
示した。
全範囲を通してみても、現在の感度で観測・診断

できるのは 241Am,225Raの flux比によるものしかな
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図 2: 観測・診断可能性のある flux

輝線 flux比=1となる年齢
10-50keV 241Am,225Ra 10

210Pb,225Ra 10

210Pb,194Os+243Am 50

50-100keV 227Th,241Am 50

表 4: 各帯域ごとで輝線 flux比が 1となる残骸年齢。
赤背景は稼働中の観測器で観測できるものを示す。

く、感度が一桁上がったとしても 50年までしか診断
することができない。

4 Conclusion

本研究では、シミュレーションによって計算され
た r-process崩壊核による核ガンマ線から、未知の残
骸の年齢と爆発当時の Yeを推定するために注目すべ
き輝線を示し、診断の手法を述べた。
結果、Ye については 125Sb,137Baで t=10年の残

骸に対して Ye が 0.23以上か否か、126Sn,241Amで
t=100年の残骸に対して Ye が 0.25以上か否かを推
定できることがわかった。また、将来観測の可能性
がある t=10年の 125Sb,194Irは r-process進行の目印
となり得ることがわかった。
年齢については 241Am,225Raの輝線により年齢が

10年以上か否かを推定できることがわかった。

全体的に核ガンマ線の fluxは弱く、エネルギー範
囲は 100 keV以下、年齢は t=10,100 年と限られた
条件のみでしか診断ができず、充分であるとは言い
難い。将来の観測器で感度が向上することが求めら
れる。
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キロノバのスペクトルで探る r-process元素合成の痕跡
土本 菜々恵 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

2017年に連星中性子星合体からの重力波 (GW170817)とそれに伴う電磁波放射 (キロノバ)が観測され、中
性子星合体で r-processが起こっていることが確認された。しかし、実際にどの元素がどれほど合成された
かは明らかになっていない。本研究ではキロノバのスペクトルを用いた元素の同定に向け、中性子星合体の
放出物質における現実的な元素組成を考慮した輻射輸送計算を行った。その結果、軽い元素が支配的な元素
組成モデルにおいて、GW170817のスペクトルで報告されているストロンチウムの吸収線が確かに現れるこ
とを確認した。またこのモデルでは、同時に強いカルシウムの吸収線も現れた。これはカルシウムとストロ
ンチウムが共に比較的電子割合の高い物質でよく合成され、それらの原子構造もよく似ているためである。
これにより、ストロンチウムとカルシウムの吸収線を放出物質の物理状態のトレーサーとして使えることが
わかった。結果をGW170817のスペクトルと比較することで、これらの元素の質量割合比やエントロピーに
制限をかけられる。一方、ラインの強さは放出物質内の元素組成分布と温度に強く依存している。重元素が
支配的な元素組成モデルでは、ランタノイド元素が主に寄与する吸収線が現れた。これは将来の観測で、中
性子星合体で r-process元素合成が起こった証拠を直接得られる可能性を示唆している。

1 Introduction

速い中性子捕獲元素合成 (r-process)元素の起源は
未だ未解明だが、その候補として注目されているの
が連星中性子星合体である。連星中性子星合体が起
こると中性子星の一部が放出され、r-processで合成
された原子核の放射性崩壊によって電磁波放射 (キ
ロノバ)が引き起こされる。2017年に連星中性子星
合体からの重力波 (GW170817)とそれに伴うキロノ
バが観測され、確かに中性子星合体で r-processが起
こっていることが確認された。
中性子星合体で合成された元素組成を明らかにす

ることは、元素の起源の理解だけでなく、放出物質
の質量や電子割合 (= 核子数に対する電子数の比)と
いった物理条件を理解するためにも重要である。し
かし、GW170817でどの元素がどれほど合成された
のかということは、現在 Sr(Z=38)を除いて明らか
になっていない (Watson et al. 2019)。中性子星合体
の放出物質の膨張速度は光速の 20%ほどと非常に速
く、キロノバのスペクトルにおける吸収線が混ざっ
てしまうため、個々の元素を直接同定することは難
しい。そこで本研究では、キロノバのスペクトルを
用いた元素の同定に向け、中性子星合体の放出物質

における現実的な元素組成を考慮した輻射輸送計算
を行った。吸収線を作りうる元素を系統的に調べる
ことで、元素組成がスペクトルに与える影響と同定
の可能性を考察する。なお、本発表はDomoto et al.

(2021)の内容に基づいている。

2 Methods

中性子星合体における放出物質は密度構造を持ち、
様々な密度と温度の組み合わせから成る。元素組成
がスペクトルの形に与える影響について調べるため
に、輻射輸送計算 (Tanaka & Hotokezaka 2013)を
行った。ここでは 1次元球対称 (ρ ∝ r−3)の密度構
造を仮定し、放出物質の質量Mej = 0.03 M⊙、速度
v = 0.05–0.3c とした。キロノバにおける主な吸収
源はイオンの束縛-束縛遷移である。束縛遷移による
opacityの計算には expansion opacityを採用し、以
下の式で計算した。

κexp(λ) =
1

ctρ

∑
l

λl

∆λ
(1− e−τl) (1)
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ここで τlは Sobolev近似を適用した光学的厚さであ
り、以下の式で表される。

τl =
πe2

mec
flni,jtλl (2)

ni,j は i番目の元素で j 階電離したイオンの数密度、
fl は振動子強度、λl は遷移波長、tは合体後の日数
である。LTEを仮定し、イオン化状態は Sahaの式、
励起状態は Boltzman分布 (gl/g0 ∝ exp(−El/kT ) ;

gl, Elはそれぞれ遷移の下の準位の統計的重みとエネ
ルギー)を解くことで求めた。計算に必要な各遷移の
性質（λl, fl, gl, El）は、重元素の束縛遷移をまとめ
たデータベース (the Vienna Atomic Line Database,

VALD) から最新のラインリストを構築して用いた。
VALD のデータは原子実験が基になっているため、
遷移波長が正確である点で同定に適している。
元素組成については、Wanajo (2018) の multi-

component free-expansion modelを使用した。この
モデルは速度、エントロピー、電子割合をパラメー
タとしたアウトフローの組み合わせによって、太陽
系の r-process組成パターン (Prantzos et al. 2020)

に合うように構築される。ここでは中性子星合体の
放出物質で実現されうる元素組成として、軽い元素
が支配的なモデルと、ランタノイドなどの重元素が
十分に存在するモデルを考える (図 1)。以下それぞ
れを Light (L)、Solar (S) modelとする。
これより各組成について得られたスペクトルと各

ラインの光学的厚さを比較して、スペクトルに影響
を与える元素について考察した。

3 Results

図 2に合体後 1.5日目におけるキロノバのスペク
トルとラインの強さ (Sobolev optical depth)の結果
を示す。Sobolev optical depthは v = 0.2cにおける
値を blueshitさせてプロットした。この速度におけ
るラインの強さはスペクトルの吸収線の特徴を広く
捕えていることから、これらの放出物質における線
形成領域は v = 0.2c周辺であることがわかる。
軽い元素が支配的な L modelの場合 (図 2上図)、

Sr II(赤線)とCa II(青線)のラインが非常に強く、そ
れぞれ λ ∼ 8000 Å, ∼ 6500 Å に吸収線が現れた。
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図 1: 合体後 1.5日目における放出物質内の元素組成
モデル

これは Srと Caが似た原子構造を持つためである。
両者は周期表の第 2族に属しており、1階電離した
イオンは基底状態で s軌道に 1つ電子を持つ。この
s電子の持つ励起準位の数は比較的少ないため、許
容される各遷移の遷移確率は高くなる。よって両者
が同時に強い遷移を示すことは自然であると言える。
GW170817におけるスペクトル (図 2灰色線)との比
較から、Watson et al. (2019)で同定された吸収線が
確かに Sr IIと一致することが確認できた。
一方重元素が多い S model(図 2 下図) では Sr や

Caの吸収線は現れず、代わりに主に Ce III(Z=58),

Tb III(Z=65), Th III(Z=90)が寄与する広い吸収線
が現れた。

4 Discussion

4.1 Identification of elements

L model では Sr II の強い吸収線が現れたが、S

modelでは現れず、代わりに重元素の 2階電離イオ
ンの吸収線が現れた。これはラインの強さが元素組成
と温度に強く依存しているためである。v = 0.2cに
おける放出物質の温度は、L modelで T ∼ 5200 K、
S modelで T ∼ 7200 Kであった。重元素が多い方が
放射性崩壊による加熱率が高いことに加え、opacity

も大きく光が抜け出しにくいことで、同じ速度にお
ける温度は S modelの方が高い。温度が高いと元素
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図 2: 合体後 1.5日目におけるフラックス (濃青色)と
Sobolev optical depth(垂直線: v = 0.2cで bluesfhit

させた)。灰色線はGW170817の 1.5日目におけるス
ペクトル。上図: L model, 下図: S model

はよりイオン化するため、S modelでは Sr IIのライ
ンが弱くなったと考えられる。一方 L modelにおけ
る温度 T ∼5000 Kでも多くの元素は 2階電離して
いるため、Sr IIだけでなく Ce IIIや Tb III, Th III

のラインも同程度強くなりうる。しかし L modelで
は重元素の割合が非常に少ない (図 1)ため、Sr IIが
非常に強くなったと言える。
このようにラインの強さは元素組成と温度に依存

するため、将来観測されるキロノバでは、放出物質
の質量や組成分布によって様々な吸収線を持つスペ
クトルが観測されると考えられる。S modelのよう
な吸収線が観測されれば、中性子星合体における放
出物質で r-process元素が合成された証拠をスペクト
ルから直接得られる可能性がある。

4.2 Tracer of high-Ye ejecta

L modelでは、合体後 1.5日目のスペクトルに Ca

IIによる吸収線が現れた。しかしGW170817のキロ
ノバのスペクトルには Ca IIの吸収線は見られない。
これはGW170817において Caが合成されていたと
しても、線形成領域における存在量は L modelより
少なかったことを示唆している。L modelにおいて
Caの質量割合を減らして再度輻射輸送計算を行った
結果、GW170817のスペクトルに合う Caの質量割
合は、Srの質量割合に対して X(Ca)/X(Sr) ≲ 0.002

であることがわかった。
この制限から関連する物理的性質を推測するため

に、図 3に各物理量 (速度、エントロピー、電子割合)

で合成されうる Caと Srの質量割合比を示す。各線
は固定した異なる速度とエントロピーを用いて計算
した結果で、色線は v = 0.2cの場合を表す。放出物
質は電子割合が低い (中性子量が多い)ほど重い元素
を合成するが、L modelは軽い元素が支配的であり、
電子割合では Ye = 0.3-0.5 の物質が支配的である。
L modelと整合するこの範囲 Ye = 0.3-0.5において、
GW170817の線形性領域と一致する v = 0.2cに注目
すると、比較的高いエントロピー s ≥ 25 kB/nucleon

でX(Ca)/X(Sr) ≲ 0.002を達成できることがわかる。
よってGW170817における比較的電子割合の高い放
出物質では、比較的速度が速く、エントロピーが高
かった可能性が考えられる。

5 Conclusion & Future work

本研究ではキロノバのスペクトルにおける元素の
同定に向け、中性子星合体の放出物質における現実的
な元素組成を考慮した輻射輸送計算を行った。その結
果、重元素が少ない元素組成モデル (L model)ではス
ペクトルに Sr IIと Ca IIの吸収線が現れた。両者の
原子的性質が似ていること、また両者が比較的電子割
合の高い物質でよく合成されうることから、この 2種
類のラインを比較的電子割合が高い放出物質の物理条
件を推測するのに用いることができる。GW170817

ではCa IIの吸収線が見られないことから、質量割合
比X(Ca)/X(Sr)は≲ 0.002であり、速度 v = 0.2cに
おいては比較的高いエントロピー s ≥ 25 kB/nucleon
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凡例の 6つのエントロピーで計算したもの。水平破
線は X(Ca)/X(Sr) = 0.002を示す。

であったと考えられる。また重元素が多い元素組成
モデル (S model)では、主に Ce III, Tb III, Th III

が寄与する広い吸収線が現れた。ラインの強さは元
素組成分布と放出物質の温度に強く依存するため、
将来このような吸収線が観測されれば、r-processに
よって重元素が合成された証拠を直接得られる可能
性がある。
ただし、今回用いた元素の同定に適した原子デー

タ (VALD)は、キロノバにおいて重要な赤外線域に
おける重元素の原子データが欠けているという問題
がある。これでは赤外線域における opacityやフラッ
クスを過小評価するため、スペクトル全体の形状の
再現はできない。よって本研究では合体後 1.5日目
のスペクトルにおける λ ≤10000 Åの吸収線のみを
議論した。
原子データの不完全性を補うために、Tanaka et al.

(2020)では原子構造計算によるデータを用いて光度
曲線を計算している。この理論的な原子データは各
遷移の波長が正しいとは限らないが、その完全性に
より統計的な opacityの評価には優れている。そこ
で、スペクトルにおいても全体の形と吸収線を同時
に議論するために、現在実験に基づいた正確な原子
データ (VALD)と完全性の高い理論的な原子データ
を組み合わせた輻射輸送計算を行っている。また、理
論的な原子データから線形性領域で強いラインを作

りうる遷移を取り出し、実験に基づくデータと照合
して遷移波長を較正することで、赤外線域における
正確な重元素のデータを増やしている。今後は放出
物質全体の opacityを正しく評価しながら、元素組
成がスペクトルに与える影響をさらに調査していく。
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食を用いた IW And型矮新星のアウトバースト機構の検証
柴田 真晃 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

近年, 中間的な明るさの状態 (standstill)の後に減光せず outburstを起こす, 矮新星としては特異な変動を
示す天体が見つかっており, IW And型矮新星と呼ばれているが, 未だ理論的な解釈はなされていない。そこ
で, 我々は食を持つ IW And型矮新星 AC Cancriの解析を行った。本天体は Kepler 衛星の K2 missionに
より集中した観測がなされており, その期間の食の時間変化を調べた。食のモデリングの結果, standstill期
間中に高温領域が広がっていく, 円盤外側に低温領域が存在するという 2つの結果が得られた。また, tidal

truncation radiusに達することで誘発される新たな outburst機構の存在が示唆された。

1 Introduction

矮新星 (DNe)は白色矮星 (主星)と低質量星 (伴星)

からなる近接連星系であり, ロッシュローブを満たし
た伴星から輸送されたガスが主星の周囲に降着円盤
を形成する。矮新星では降着円盤の熱的不安定性に
より準周期的に 2–5等級程度の増光 (outburst) が観
測される。降着円盤が高温状態と低温状態の 2つの
ブランチを持ち,その間を行き来することで outburst

として観測される。伴星からの質量輸送率が臨界値
を超えると円盤は上下を行き来するサイクルをとら
ず, 常に高温状態で安定する。このような天体を新星
状天体 (NLs)と呼ぶ。
矮新星には outburstからの減光途中で数週間から

数ヵ月間, 中間的な明るさ (standstill)を示しその後
減光する天体が存在し, これらは Z Cam型矮新星と
呼ばれる。これまで矮新星の描像は円盤内の熱的不
安定性による disk instability model(以下, DI モデ
ル)で説明されてきた。DIモデルは様々な矮新星の
光度変動を説明するのに成功している。しかし近年,

standstill後に減光せず outburstを起こす天体が見
つかっており (Simonsen 2011; Kato 2019), これは Z

Cam型矮新星のサブクラスとして IW And 型矮新
星と呼ばれている。IW And型矮新星の特異な振る
舞いは未だ DI モデルでは再現できておらず, DIモ
デルに対して Challengingな課題となっている。
Hameury & Lasota (2014)では, 伴星からの質量

輸送率を周期的に増加させることである程度の光度
曲線の再現に成功した。しかし, IW And型矮新星の

standstillは準周期的に繰り返されており, 著者自身
も伴星からの周期的な質量輸送率の増大は困難である
と認めている。一方で, standstill後に superoutburst

を起こす天体NY Serが発見され, standstill中にも円
盤半径は増大することが観測的に明らかになった。し
かし,これは既知の降着円盤の定式化では説明できず,

DIモデルの降着円盤の定式化に何らかの不十分な点
があることが示唆された。Kato (2019)は standstill

期間中にも円盤半径は大きくなり得ることを踏まえ,

「IW And型矮新星の standstill期間中には円盤の内
側のみが高温状態を維持している」という仮説を提
案した。Kimura et al. (2020a)では, IW And型矮
新星の一部で negative superhumps が観測されるこ
とから, 傾いた円盤では円盤内側に降着流が到達す
ることに着目し, そのような円盤における DIモデル
で IW And型矮新星の光度曲線の再現ができるかど
うかを調べた。Kimura et al. (2020a)の扱いはKato

(2019) の提案を模する一つの方法である。

2 Methods

AC Cncは, Kepler のK2 missionにより, 約 70日
間集中した観測がなされており, 我々はそのデータを
用いた。本天体は伴星の温度が比較的高いため, 伴星
が降着円盤によって隠される secondary eclipseも観
測され, 我々は primary eclipseと secondary eclipse

の両者を解析した。secondary eclipseの解析により算
出された半径は円盤外縁半径に対応し, その値を固定
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して primary eclipseの解析をすることで円盤内の高
温領域の大きさを見積もることが可能となった。AC

Cncは, Thoroughgood et al. (2004)により分光観測
がなされており, その結果から軌道傾斜角 i = 75.6◦,

質量比 q = 1.02, 伴星温度 T2 = 5000K と決定した。
secondary eclipse では, 観測者の視線方向から見

たときの伴星の面積のうち、円盤によって隠された
面積の割合で食の深さを評価した。伴星は全ての面
が等しく輻射することを想定している。食の深さは
隠される面積のみで評価するため, 円盤の明るさは考
慮する必要がない。また, 本解析では円盤の鉛直方向
の厚みも考慮していない。パラメータは円盤半径 1

つのみである。本天体は時折, 位相 0.25付近に異常
に明るい成分が卓越しているため, 我々はその部分は
除外して fittingを行った。
primary eclipseの解析では, まず, 円盤成分のみを

取り出すため,伴星・主星成分をPHOEBE1 (PHysics

Of Eclipsing BinariEs, Prsa & Zwitter (2005))によ
って作成し差し引いた。円盤からの輻射は黒体輻射で
あると想定し, Kepler bandで波長方向に積分したモ
デルを作成した。元 ,々矮新星では outburst期間中に
円盤からの輻射が円盤半径の-3/4乗に比例することが
知られている。我々は, 様々なモデルを試した結果一
番うまく fittingができた, 円盤外側に cool regionを
置いたpower-law diskを採用した。高温領域と低温領
域の境界温度を T = 6300K、低温領域の温度を T =

3000K に固定し, secondary eclipseで算出した半径
を 円盤の外縁半径として固定した。高温領域と低温
領域の境界半径とpower-lawの 2つを free parameter

とし, Markov Chain Monte Carlo(MCMC) を用い
て推定した。

3 Results

図 1 に, AC Cnc の光度曲線の一例を示す。これ
は, the All-Sky Automated Survey for Supernovae

(ASAS-SN; Shappee et al. (2014)), the Zwicky

Transient Facility (ZTF; Bellm et al. (2019))のデー
タを使用した。本天体は元々, NLsとされていたが,

近年のサーベイデータより IW And-typeな変動が見

1http://phoebe-project.org/

られた (図 1)。よって, 我々は本天体を IW And型矮
新星と同定した。既に Schlegel et al. (2019)により,

本天体の軌道周期解析が行われていたが, 我々は改め
てMCMCを用いた精密な周期解析を行った。その
結果, 先行研究の誤差範囲内におさまり, 2桁正確な
周期を求めることができた。新しく求めた軌道周期
を以下の式 (1)で表す。

BJD = 2457139.92291(1) + 0.300477440(5)E (1)

secondary eclipseのモデリング結果を図 2に示す。
上図が実際のモデリング結果, 下図はモデリングを
行った後の残差を表す。緑線は, PHOEBEで作成し
た伴星のみの光度曲線に, hot spotを含む他の成分を
プラスしたモデル曲線である。赤線は, 緑線の伴星成
分と円盤によって隠される伴星の割合を掛け算した
ものである。算出された半径は optically thickな領
域の半径に相当している。一般的に, 降着円盤の低温
領域は optically thinであるが、本解析では低温領域
でも optically thickであると考え, この値を円盤外縁
半径とした。次に, primary eclipseの解析を行った。
primary eclipseのモデリング結果を図 3に示す。上
図が実際のモデリング結果, 下図はモデリングを行っ
た後の残差を表す。赤線がモデル曲線を表す。
図 4は, モデリングの結果をまとめた図である。上

図は AC Cncの光度曲線を示す。緑線は全体のトレ
ンドを引いたものである。下図は円盤半径の時間変化
を示す。水色の点が secondary eclipse の解析結果で
あり, これは円盤の外縁半径に対応している。赤点は
primary eclipseの解析結果であり,これは円盤の高温
領域の半径を表す。それぞれエラーバーは 95%信頼
区間を採用している。どちらの結果も 5つの食を畳ん
でモデリングを行っており, 作図する点は 5つの食の
真ん中の食の中央時刻を採用した。青線, 緑線, 燈線
はそれぞれ circularization radius, tidal truncation

radius, Roche lobe radiusを表す。この図より, 以下
の 3点が読み取れる。
(1) standstill期間中に hot regionが広がっていく
(2) standstill期間中に cool regionが存在する
(3) tidal truncation radiusに達することで角運動

量を引き抜く機構が働く
次の章でこれらの結果について, 考察を行う。
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図 1: AC Cncの光度曲線の一例。食は表示するデータから省いている。緑線は光度変動のトレンドを表す。

0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8

−0.4

−0.2

0.0

raw data

model lightcurve of the secondary eclipse

secondary + some components

0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8−0.10

−0.05

0.00

0.05

0.10

図 2: secondary eclipseのモデリング結果。上図: 緑
線は伴星成分, 赤線は円盤による食を受けた伴星の光
度曲線を表す。下図: 青点がデータとモデル曲線と
の残差, 点線が残差=0の直線を表す。

4 Discussion

まず, standstill期間中について考察を行う。本研
究より, standstill中に円盤の高温領域が増大してい
くという結果が得られた。これは初めて得られた知
見であり, standstill中に円盤半径が増大していく系
であれば, IW And型矮新星として観測されるのか
もしれない。また, standstill中に円盤外縁が低温領
域になるという結果も得られたが, こうした状態は
これまで考えられてこなかった。Z Cam型矮新星の
standstillでも円盤外縁が低温領域になっている可能
性があり, 実際に Nogami et al. (1999)では, Z Cam

型矮新星 AT Cncの standstill中の分光観測により,
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図 3: primary eclipseのモデリング結果の一例。上
図: 赤線は伴星による食を受けた円盤の光度曲線 (モ
デル曲線)を表す。下図: 青点がデータとモデル曲線
との残差, 点線が残差=0の直線を表す。

Na D lineの存在が確認されている。もし, standstill

中に低温領域が存在するのであれば, Z Cam型矮新
星の取り扱いも既存のDIモデルとは異なるモデルで
考える必要がある。
次に, outburst期間中について考察する。outburst
の開始時には高温領域が tidal truncation radiusに
達しており, この結果から tidal truncation radiusに
達することで誘発される, 新しい outburst機構の可
能性が示唆された。同様の光度変動は NLsでも観測
されており, Honeycutt et al. (1998)では小規模な増
光を stunted outburstとして, 通常の outburstとは
別の機構で説明している。これまで両者は別々の現
象と考えられてきたが,「一定の明るさから 1等級程
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図 4: 上図: AC Cncの光度曲線。緑線はそのトレンドを表す。下図: 円盤半径の時間変化。赤点は primary

eclipseの結果で, 高温領域の半径, 青点は secondary eclipseの結果で, 円盤の外縁半径を表す。燈線はロッ
シュローブ半径, 緑線は tidal truncation radius, 青線は circularization radiusを表す。エラーバーは全て事
後確率の 95％信頼区間から算出した。

度の増光」という同様の光度変動を示しており, 両者
は同様の機構で説明することができるかもしれない。

5 Conclusion

IW And型矮新星AC Cncの食のモデリングより,

standstill中に高温領域が広がっていく,円盤外縁に低
温領域が存在するという結果が得られた。standstill

中に cool regionが存在することは初めて得られた知
見であり, これまで考えられていた standstillの円盤
状態の取り扱いに間違いがある可能性がある。また,

tidal truncation radiusに達することで誘発される新
たな outburst機構の存在も示唆された。
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異常に長い軌道周期を持つ矮新星ASASSN-19rxのアウトバーストメカ
ニズム

伊藤 潤平 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

矮新星は、白色矮星と低質量星による近接連星系で、アウトバーストと呼ばれる準周期的な増光が観測され
る。一般にアウトバーストは降着円盤の熱的不安定より説明できるとされる。一般的な矮新星の軌道周期よ
り長い軌道周期を持つ矮新星ではアウトバーストのプロファイルが一般の矮新星と大きく異なる。Kimura

et al. (2018)では、このような長軌道周期矮新星のアウトバーストの特徴は、降着円盤の大きさ等に由来す
るものであり、メカニズム自体は一般の矮新星同様であると述べられている。ASASSN-19rxは長軌道周期
矮新星であるが、似た軌道周期の矮新星に比べ減光速度が遅いという特徴がある。我々は本天体でなぜ減光
速度の遅れが起こるか調べるため、食のモデリングを行い減光中の降着円盤の状態やその変化を捉えようと
考えている。

1 Introduction

激変星とは、白色矮星を主星、低質量星を伴星に持
つ近接連星系で、Roche lobeを満たす伴星からガス
が流れ出し、白色矮星の周りに降着円盤を形成する
天体である。特にそのサブグループである矮新星で
はアウトバーストという準周期的な増光が観測され
る (図 1)。これは円盤不安定モデルから説明される。

図 1: 矮新星 V516 Lyrのアウトバースト ©Kepler

円盤不安定モデルでは、円盤がその面密度の変化に
よって、静穏期に相当する低温の中性水素状態と、ア
ウトバースト期に相当する高温の電離水素状態を行き
来しアウトバーストが起こるとされる (Osaki 1974)。
この状態変化は円盤全体で同時に起こるわけではな
く、最初に臨界面密度に達したある半径より始まり

全体に広がるものである。
図 2は矮新星のアウトバーストに関して、その時

間間隔と増光幅の関係を示したものである。黒の点
はWarner (1995)で示されたもので、一般にアウト
バーストの間隔が長い天体ほど、増光幅が大きいこ
とが分かる。しかし、近年の観測により、この関係
から外れる矮新星の存在が明らかになった。図 2の
赤の四角はそのいくつかをプロットしたものである。

図 2: アウトバーストの間隔と増光幅の関係 (黒点は
Warner (1995)で示されたもの、赤四角は筆者加筆)。

このような天体を調べたところ、軌道周期の長い
ものが多く存在することが分かった。一般に矮新星
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の軌道周期は 1.5∼10 時間程度のものが多い。対し
て、特に軌道周期が 10時間を超える矮新星は、伴星
が (準)巨星に進化した場合でしか得られないもので
ある (Kalomeni et al. 2017)。加え、このような長軌
道周期の矮新星ではアウトバーストに特徴が見られ
る。加えて，長軌道周期矮新星のアウトバーストは，
通常の矮新星のそれとは異なった特徴を見せる。図
3は約 2.5日の長い軌道周期を持つ矮新星 V630 Cas

の光度曲線を一般的な矮新星AR Andと比較したも
のである。

図 3: 軌道周期約 2.5日の長軌道周期矮新星V630 Cas

の光度曲線 (紫四角)と軌道周期約 0.16日の一般的な
矮新星 AR Andの光度曲線 (緑丸)。データは vsnet,

vsolj, ASAS, ASASSN, ZTFより。

長軌道周期矮新星のアウトバーストでは、1)増光
幅が小さい、2)増光の速度が遅い、3)継続時間が長
い、4)アウトバースト同士の間隔が長いといった特
徴が見られる。このような長軌道周期矮新星のアウ
トバーストも通常の矮新星と同様に円盤不安定モデ
ルで説明される可能性が議論されていた (e.g. Kim

et al. (1992))。

2 長軌道周期矮新星のアウトバー
ストメカニズム

Qian et al. (2017) は 1SWASP J162117+441254

(以後 1SWASP J1621)の増光機構が円盤不安定モデ
ルとは全く異なる機構で起こっている可能性を述べ

たものである。1SWASP J1621は長軌道周期矮新星
ではないが、アウトバーストの頻度の低さに対し増光
幅が小さい矮新星という点で長軌道周期矮新星に類
似した天体である。その増光機構として、1SWASP

J1621では伴星上の黒点により、静穏期に主星への
質量輸送が止まっており、アウトバースト時はそれ
が急激に上昇するためとされた。また、静穏期に降
着円盤は形成されていないと主張している。
対し、Kimura et al. (2018) ではアウトバースト

の頻度の低さに対し増光幅が小さい矮新星として、
1SWASP J1621、BD Pav、V364 Lib を取り上げ、
これらの連星パラメータ等を調べている。特にV364

Libは軌道周期が約 17時間の長軌道周期矮新星であ
る。アウトバースト時の光度曲線のモデリングの結
果、いずれの天体にも降着円盤が存在し、その半径は
Qian et al. (2017)が主張するモデルで想定される円
盤半径に比べはるかに大きいことが分かった。また、
静穏期に降着円盤が存在しないという仮定では食 (後
述)の幅の広さを説明できない、という点などからも
Qian et al. (2017)のモデルが棄却されている。
加え、Kimura et al. (2018)ではこのような矮新星
のアウトバーストの特徴も、円盤不安定モデルの下
で、連星パラメータから説明できると述べられてい
る。長軌道周期矮新星の V364 Libの場合、 伴星が
準巨星に進化するため増光幅が小さいこと、円盤の
内側から外側へ熱不安定が広がるため増光速度が小
さいこと、円盤が大きく、熱不安定が伝わるのに時
間がかかるため継続時間が長く、さらに熱不安定を
起こすために必要な質量も多いためアウトバースト
頻度も低くなるとされた。

3 減光速度の異常に遅い矮新星
ASASSN-19rx

ASASSN-19rxは軌道周期が約 2.5日の長軌道周期
矮新星である。本天体は 2019年 8月のアウトバース
ト時に連続測光・分光観測 (Isogai et al. 2019)が行
われた。その光度曲線を軌道周期と静穏での絶対等
級が近い矮新星である V630 Casと比較したものを
図 4に示す。
軌道周期や静穏での絶対等級が近いことは、両天
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図 4: ASASSN-19rx(紫四角、緑線はアウトバースト
のトレンド)と、軌道周期・静穏期の絶対等級が類似
するV630 Cas(水色の丸)のアウトバースト時の光度
曲線。橙の点線は両天体の静穏等級 (データは vsnet,

vsolj, ASAS, ASASSN, ZTFより) 。

体の連星パラメータが近い値になっていることを示
す。しかし、ASASSN-19rxではアウトバーストの極
大から静穏等級に戻るまでにV630 Casの 2倍程度の
時間を要することが分かる。矮新星の白色矮星の質
量は似通っているため、軌道周期と減光速度に相関が
あるとされ、実際に多くの矮新星でその相関が確か
められているが (Kato et al. 2002)、ASASSN-19rx

はその関係から大きく外れている。
減光速度の遅れは伴星が明るい他に、主星の質量

が重いためである可能性や、軌道傾斜角が大きいため
である可能性もある。そこで、本研究は、ASASSN-

19rxの減光速度がなぜ遅れるかを調べ、本天体でも
一般の矮新星同様のメカニズムでアウトバーストが
起こることを確かめることを目的とする。

4 Method: 食のモデリング
軌道傾斜角の大きい連星系では、一方の天体が他

方の天体を隠すことで食と呼ばれる一時的な減光が
起こる。特に矮新星では食の形状は円盤の状態を反
映する。図 5はASASSN-19rxの静穏期とアウトバー
スト時の光度曲線の位相平均である。位相 0付近の、
伴星により主星と円盤が隠される時の食の深さがア

ウトバースト時に深くなるのは、アウトバーストで
円盤が明るくなるためである。

図 5: ASASSN-19rxの光度曲線の位相平均 (紫四角:

静穏期、緑丸: アウトバースト時)

ASASSN-19rxは食が特に深く、伴星により円盤の
大部分が隠されていると考えられる。深い食の起こ
る天体では、ノイズで食の情報が消されにくく、か
つ食のモデリングが行いやすい。そこで、円盤の半
径や温度分布がアウトバーストを通じどう変化する
か調べることで、アウトバーストのメカニズムに迫
ろうと考えている。しかし、円盤進化を捉えられる
ような高精度のモデリングを行う為には、事前に連
星パラメータを求める必要がある。
現時点ではGaiaによる天体までの距離と各種測光

データによる SEDへのフィッティングの結果から、
伴星の温度と半径を推定している。特に伴星半径を
4.3R⊙ と推定しており、これは長期同周期矮新星で
伴星は (準)巨星に進化している、という現状の理解
に沿う結果である。しかし、SEDには降着円盤等の
寄与が含まれるため、より高精度なパラメータ推定
のため分光観測の結果を用いる。
連星の視線速度やその比から、系の軌道傾斜角や

質量比を見積もることが出来る。また、伴星のスペ
クトル型からは伴星の温度を見積もることが出来る。
現時点では、2019年 8月のアウトバーストの分光観
測から主星の視線速度を得ることができる。さらに
静穏期のスペクトルを得るために、今年 8月から 10

月にせいめい望遠鏡で再度分光観測を行う。これら
の結果から推測した連星パラメータを食のモデリン
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グに用いることで円盤半径や温度分布の変化をとら
え、ASASSN-19rxのアウトバーストのメカニズムに
迫りたいと考えている。
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V455 And 2007 Superoutburstの分光観測
反保 雄介 (京都大学大学院 理学研究科宇宙物理学教室)

Abstract

本講演では，2007年に観測された V455 Andの superoutburstの分光観測結果を報告する。本天体は，ア
ウトバースト初期から終了後までにわたる密な分光観測が行われた。アウトバースト中のスペクトル進化と，
測光観測から得られるアウトバーストの進行ステージを比較したところ，early superhumpが消失するにつ
れ，各輝線の等価幅が減少し，また，バルマー輝線が single peakから double peakへと変化したことを確
認した。これは，アウトバーストの進行とともに，降着円盤構造が変化したことに由来すると考えられる。

1 Introduction

矮新星は，白色矮星 (主星)と低質量星 (伴星)，伴星
から主星へと輸送されたガスによる降着円盤からなる
近接連星系である。この系では，アウトバーストと呼
ばれる増光現象が観測される。特に，質量比 (=伴星質
量/主星質量)の最も小さな矮新星は，WZ Sge型矮新
星と分類される (Kato 2015)。WZ Sge型矮新星アウ
トバーストの初期10日程度には，軌道周期とほぼ同一
の周期を持つ光度変動 (early superhump)が観測され
る。これは，降着円盤内に二本腕構造が形成されるこ
とによると理解されている (Lin & Papaloizou 1979)。
また，その後アウトバースト終了までは，ordinary

superhumpと呼ばれる，軌道周期よりも数パーセン
ト長い周期を持った光度変動が観測される。Ordinary

superhumpは，降着円盤が楕円変形し，その差動回
転によるものであると考えられている (Whitehurst

1988; Osaki & Meyer 2002)。このように，WZ Sge

型矮新星のアウトバースト中には円盤構造が大きく
時間変化し，それらに対応した光度変動が観測され
る。これに対し，可視光分光観測によって得られるア
ウトバースト中のスペクトルも，アウトバーストの
経過によって時間進化することが知られている e.g.,

Nogami & Iijima (2004); Hiroi et al. (2009)。しか
し，スペクトルにみられる時間進化と，測光観測か
ら得られる superhumpの光度変動の進化の間の関係
性については明らかになっていない。
本集録では，2007年に観測されたV455 Andのアウ

トバースト時の分光観測結果を報告する。V455 And

は，アウトバースト前の静穏状態がAraujo-Betancor

et al. (2005)によって観測されており，得られた軌道
周期などの連星パラメーターから軌道傾斜角の大きい
WZ Sge型矮新星であることが予想された。2007年の
アウトバースト時の測光観測は，Kato et al. (2009);

Matsui et al. (2009)等によって報告されている。こ
れらによると，アウトバーストピーク時刻をT ＝ 0と
して，T = 0-6 (day): Period Iでは early superhump

が，T = 7-8 (day): Period IIでは early superhump

と ordinary superhumpの重ね合わせが，また，T =

9-20 (day): Period IIIでは ordinary superhumpが
それぞれ観測された。

2 Observations and Results

本集録で報告する分光観測結果は，全て美星天
文台にて観測されたものである。観測日は T =

0.2, 1.1, 7.1, 14.1 (day)，スペクトルは，101cmカセ
グレン望遠鏡に搭載された ANDOR DU-440BVに
よって得られており，波長分解能R ∼ 1, 000である。
図 1 には，Kato et al. (2009) から得られたアウト
バーストの光度曲線と，分光観測が行われた時刻を
示している。T = 0.2, 1.1の観測はPeriod I, T = 7.1

の観測は Period II, T = 14.1の観測は Period IIIに
対応している。また，図 2には，それぞれの観測で
得られたスペクトルを示す。バルマー線，He I, He

II, Bowen blend, C IV / N IVに対応する波長を縦
線で示している。
Period Iで得られたスペクトルでは，single peak

なバルマー輝線，double peak な He II 輝線が顕著
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図 1: 2007年に観測された V455 Andのアウトバーストの光度曲線 (Kato et al. 2009)。横軸の T = 0はア
ウトバーストのピーク時刻に対応している。矢印は，図 2に示す分光観測が行われた時刻を表している。
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図 2: V455 Andのアウトバースト中に得られたスペクトル。下から，T = 0.2, 1.1, 7.1, 14.1に行われた観
測で得られたスペクトルに対応している。また，バルマー線，He I, He II, Bowen blend, C IV / N IVに
対応する波長を縦線で示している。

である。He II 4686Å輝線は Hβ よりも強い。He II

5412Åのpeak separationは 700 km/s程度であった。
V455 Andは食を見せるほど軌道傾斜角の大きい天
体であることから，single peakの輝線がみられるこ
とは予想されていない。また，He I 6678Åは peak

seprationが 350 km/s程度の double peak輝線であ
るのに対し，他のHe Iは吸収線となっている。He II

5412Åに比べてHe I 6678Åの peak separationが小

さいが，これはHe II輝線の方が高階電離でより円盤
内側から放射されているためである。加えて, Bowen

blend, C IV / N IVも観測されており，これらはWZ

Sgeの early superhump phaseでの分光観測でも確
認されている (Nogami & Iijima 2004)。
一方，Period IIで得られたスペクトルでは，全体

的に輝線強度が減少している。特に，バルマー線が
double peakへと変化していることが大きな変化で
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あり，double-peakの separationは∼600 km/sであ
る。He Iはそのほとんどが double peakな輝線となっ
ている。
Period IIIでは，double peakなバルマー線，He II

が観測された一方，Period Iで見られたC IV / N IV

の blendは観測されなかった。He II 4686Å輝線の強
度はHβよりも弱くなっている。また，double-peak

の separationはバルマー線で 700 km/s以上，He II

4686Åで 1100 km/s以上となっている。これらの値
は，Period IIよりも増大しており，輝線を放つ領域
の半径が減少していることに対応している。

3 Discussion and Conclusion

V455 Andのアウトバースト中に見られたスペク
トル進化を，同じWZ Sge型矮新星であるWZ Sge

(Baba et al. 2002; Nogami & Iijima 2004)と GW

Lib (Hiroi et al. 2009)と比較・議論する。V455 And

は本研究で得られた通り，early superhump phaseに
対応するPeriod Iでは，double peakのHe II輝線と
single peakのバルマー輝線が観測された。これに対
し，WZ Sgeの early superhump phaseでは double

peakの He IIと Hα輝線，その他バルマー系列の吸
収線が観測された (Baba et al. 2002; Nogami &

Iijima 2004)。これらの輝線強度は V455 Andのそ
れらと比較して等価幅が約 10分の 1ととても弱い。
V455 AndとWZ Sgeはともに食を示し軌道周期も
近い値を持つことから，よく似た連星系パラメーター
を持つと考えられているが，アウトバースト初期の
early superhump phaseにおける円盤や系の構造は
大きく異なっていると考えられる。一方，GW Lib

では，He II 4686Åと Hαは single peak輝線，他の
バルマー系列は弱い輝線成分を伴った吸収線として
観測された (Hiroi et al. 2009)。輝線成分が single

peakであることはGW Libが軌道傾斜角が小さいこ
とと整合しているものの，一般には軌道傾斜角が小さ
い天体のアウトバーストピーク付近では吸収成分が
強いとされている。それ故GW LibとV455 Andで
共通して見られたバルマー系列の輝線成分は，early

superhump phaseに伴った降着率の増加や系の構造
変化に由来していると考えられる。本集録では深く取

り上げないが，V455 Andの early superhump phase

をより詳細に解析した結果 (Tampo et al., in prep.)

からは，Wind成分の存在を示唆する結果が得られ
ており，この輝線成分はWindに起因している可能
性もある。
これに対して，ordinary superhump phase での

V455 AndとWZ Sgeのスペクトルは，バルマー系列
やHe II, He I輝線がほぼ同じプロファイルと強度で
観測されている (Nogami & Iijima 2004)。この事実
は，ordinary superhump phaseでは，これら 2天体
の系の構造状態が比較的近いことを意味していると
考えられる。また，いずれの天体でも，early super-

hump phaseで見られたC IV / N IV blend輝線は見
られなくなっている。GW Libでは，バルマー系列と
He Iの吸収線が観測されており，GW Libの軌道傾斜
角が小さいことと一致している (Hiroi et al. 2009)。
これらのことから，ordinary superhump phaseのス
ペクトルは，early superhump phaseのスペクトル
よりも天体間の個性が小さく，より系統的に理解で
きうると示唆される。
上記のように，V455 And, WZ Sge, GW Libの 3

天体全てで early superhump phaseと ordinary su-

perhump phaseでの劇的なスペクトル進化が観測さ
れており，phase間での降着円盤構造の変化を示唆
する結果が得られた。また，アウトバーストの進行
に伴う輝線強度の現象と peak separationの増加は，
Nogami & Iijima (2004); Hiroi et al. (2009)など
で述べられている通り，主星への降着率が減少する
につれ電離光子が減少することと，降着円盤の半径
が小さくなることに対応していることが確認された。
一方，ほぼ似た連星パラメーターも持つとされるWZ

Sgeと V455 Andでは全く異なったスペクトルが観
測されており，この差の由来は不明である。アウト
バースト初期のスペクトルは，突発天体分類の文脈
でも観測されるが (e.g., Tampo et al. (2021))，今後
他天体の ordinary superhump phaseでの分光観測が
行われることで天体毎の early superhump phaseと
ordinary superhump phaseのスペクトルの差を定性
定量的に理解できると期待される。
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ラインフォース駆動型円盤風の輻射流体シミュレーション;

超高速アウトフローの起源
植松正揮（筑波大学大学院数理物質科学研究群)

Abstract

一部の活動銀河核で観測される青方遷移した鉄の吸収線は、光速の 10%程度の速度を持つ超高速アウトフ
ロー (Ultra Fast Outflow; UFO)の存在を示唆する。UFOはおよそ半分のセイファート銀河で検出される
ことが報告されているが、その駆動機構は未だ不明である。UFO の起源として有力と考えられているのが
ラインフォースによって駆動される円盤風である。ラインフォースとは中間電離状態もしくは低電離状態に
ある金属元素に紫外線が照射される状況で効果的になり、円盤表面からのガスの噴出流である円盤風を生成
する。これまでのラインフォース駆動型円盤風のシミュレーション研究では、典型的なブラックホール質量
(108 太陽質量)や放射効率 (0.5)でのみ実施された（Proga et al. 2000、Proga & Kallman 2004）。
しかし、本講演でレビューするNomura et al.(2016) では、幅広いパラメータにおけるシミュレーションを行
い、アウトフローの速度や電離度、柱密度を求めることで、ラインフォース駆動型円盤風の発生条件、さらに
は青方遷移した鉄の吸収線の検出確率を系統的に評価した。その結果、放射効率が 0.1-0.7、ブラックホール
質量が 106 − 109太陽質量の場合、UFOが検出されることが明らかになった。その際、UFOが検出される立
体角（観測確率）は 13 ∼ 28%であると見積もられた。これは X線観測から示唆されている約 40%(Tombesi

et al. 2011)とおよそ一致する。質量流出率と運動エネルギー流出率も Tombesi et al. (2012)の観測結果と
矛盾しないことが分かった。

1 Introduction

活動銀河核とは、狭い領域から強い電磁波を放射
している銀河の中心部のことを言い、エネルギー源
は、中心部にある超巨大ブラックホール周囲の降着
円盤であると考えられている。近年の観測により発
見された青方遷移をした鉄の吸収線は、光速の 10%

程度の速度を持つアウトフローの存在を示唆する。
このアウトフローは超高速アウトフロー (Ultra Fast

Outflow; UFO)と呼ばれ、およそ半分のセイファー
ト銀河で検出されることが報告されているが、UFO

の駆動機構は未解明である。駆動機構として様々な
理論モデルが提唱されてきたが、ガス圧駆動や輻射
（電子散乱）駆動では加速力が不十分で、観測から示
唆される速度の説明が不可能である。また、磁場駆
動で金属元素の吸収線を説明するには X線強度とガ
ス密度の間の微調整が必要になるが、そのメカニズ
ムは解決されていない。一方ラインフォースによっ
て駆動される円盤風であれば、金属元素の吸収線と

速度の両方を説明できると考えられている。そのた
め、ラインフォース駆動型円盤風がUFOの駆動機構
の有力モデルだと考えられている。
ラインフォースとは、中間電離状態、低電離状態に
ある金属元素に紫外線を照射される状況で効果的に
なる輻射力の一種であり、円盤からガスの噴出流で
ある円盤風を生成する可能性がある。

これまで、ラインフォース駆動型円盤風のシミュ
レーション研究の先行研究がなされてきた。
Proga et al.(2000)、Proga & Kallman(2004) では、
典型的なブラックホール質量MBH = 108M⊙、放射
効率 (ϵ = 0.5) の下で輻射流体シミュレーションを
行った。ここで、M⊙は太陽質量を表し、ϵは放射効
率を表す。その結果、ブラックホールからの距離が
200 ∼ 300Rsの降着円盤表面から、θ ∼ 70◦の方向へ
ラインフォース駆動型円盤風が発生したことが分かっ
た。ここで θは、円盤の回転軸から測った角度を表
し、Rsはシュバルツシルト半径を表す。だが、これ
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らの先行研究では典型的なブラックホール質量と放
射効率のパラメーターでのみ輻射流体シミュレーショ
ンを行い、幅広いパラメータを用いてラインフォー
ス駆動型円盤風の輻射流体シミュレーションは行って
いない。そのため、本研究 (Nomura et al. 2016)で
は幅広いブラックホール質量 (MBH=106 − 109M⊙)

と放射効率 (ϵ=0.1− 0.7)のパラメータで輻射流体シ
ミュレーションを行い、ラインフォース駆動型円盤
風の発生条件、性質を調べた。さらに、UFOの検出
確率について見積もった。

2 Method

2.1 基礎方程式とセットアップ
計算方法は、先行研究である Proga et al.(2000),

Proga & Kallman (2004)とほとんど同様である。ま
た、座標系は球座標 (r, θ, ϕ)を用いて降着円盤の回
転軸に対して対称であると仮定をした。ここで r, θ,

ϕはそれぞれ、座標の原点からの距離、天頂角、方
位角を表している。基礎方程式は

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0 (1)

∂(ρvr)

∂t
+∇·(ρvrv) = −∂p

∂r
+ρ[

v2θ
r
+
v2ϕ
r
+gr+frad,r]

(2)
∂(ρvθ)

∂t
+∇ · (ρvθv) = −1

r

∂p

∂θ
(3)

+ρ[−vrvθ
r

+
v2ϕ
r

cot θ + gθ + frad,θ]

∂(ρvϕ)

∂t
+∇ · (ρvϕv) = −ρ[

vϕvr
r

+
vϕvθ
r

cot θ] (4)

∂

∂t
[ρ(

1

2
v2+ e)]+∇· [ρv(1

2
v2+ e+

p

ρ
)] = ρv ·g+ρL

(5)

で表される。ここで、ρは質量係数、vは速度、pは
ガス圧、eは単位質量あたりの内部エネルギー、gは
重力加速度を表す。 Lは、net cooling rate を表し
ている。基礎方程式中の frad,r, frad,θ は輻射力を示
しており、

frad =
σeFD

c
+

σeFD

c
M (6)

で輻射力はあらわされる。ここで、σeは自由電子の
質量散乱係数、FD は降着円盤のフラックス、M は
フォースマルチプライアを表す。式 (??)第 1項目は
電子散乱による輻射力を表しており、第 2項目はラ
インフォースによる輻射力を表している。
フォースマルチプライアM は、optical parameter t、
電離パラメータ ξの関数で与えられる。ξは

ξ =
4πFX

n
(7)

で与えられ、tは

t = σeρvth

∣∣∣∣dvds
∣∣∣∣−1

(8)

で与えられる。ここで、FX は X線のフラックスを
表し、vthは媒質の熱速度を表し、

∣∣dv
ds

∣∣は媒質の速度
勾配を表している。

2.2 初期条件と境界条件
まず初期条件だが、初期条件として先行研究の

Proga et al.(1998), Proga et al.(2000) を基本とし
て設定した。具体的には、鉛直方向に静水圧平衡で
あることを仮定をし、初期密度分布を

ρ(r, θ) = ρ0exp(−
GMBH

2c2sr tan
2 θ

) (9)

とした。ここで、ρ0は一定の密度、csは円盤表面で
の音速、MBHはブラックホール質量、rは座標の原
点からの距離を表す。円盤風の速度については、ケ
プラー回転を仮定をした。
次に、境界条件だが、境界条件は θ = 0◦ において
降着円盤の回転軸で軸対称境界を仮定した。この時、
圧力や速度などは ρ, p, vrは対称だが vθ, vϕは非対称
としている。さらに、θ = 90◦では ρ, p, vr, vϕは対称
にし、vθ は非対称としている。

2.3 フォースマルチプライア
ラインフォースを評価するため、フォースマルチ

プライアを用いた。フォースマルチプライアは、電
子散乱による輻射力とラインフォースによる輻射力
の割合を表し、

M(t, ξ) = kt−0.6[
(1 + tηmax)

0.4 − 1

(tηmax)0.4
] (10)
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で表される。ここで、k、ηは

k = 0.03 + 0.385exp(−1.4ξ0.6) (11)

log10 ηmax = 6.9exp(0.16ξ0.4)(log ξ ≤ 0.5) (12)

= 9.1exp(−7.96× 10−3ξ)(log ξ > 0.5)

で表される。フォースマルチプライアは、t, ξの関
数であるので t, ξ が小さいときにフォースマルチプ
ライアが大きくなりラインフォースが効果的に働く。
一方、t, ξがそれぞれ大きい場合にはフォースマルチ
プライアが小さくなりラインフォースが効果的には
働かない。

3 Result

本研究 (Nomura et al. 2016)で得た結果を載せる。

図 1: MBH = 1.0×106, ϵ=0.5の場合の電離パラメー
タの分布（カラー）と速度分布（矢印）。横軸は円盤
面の沿った方向のブラックホールからの距離を表し、
縦軸は円盤の回転軸に沿ったブラックホールからの
距離を表している。

図 1は時間平均をとった電離パラメータ分布と速
度分布を表している。図 1の黄色い部分は、密度が
低く光学的に薄いため高電離状態になっている。ピ
ンクの部分は、中間電離状態、青の部分は密度が高
く光学的に厚いため低電離状態となっている。図 1

より、ピンクの部分からラインフォース駆動型円盤
風が発生しているのがわかる。

図 2: A(黒実線）、B（黒破線）、C（青破線）の θ

分布を示す。ここで、速度分布は r = 200Rg での値
である。赤線と赤破線は D と E である。白の領域
(θ = 75◦ ∼ 86◦）で UFOが検出されることになる。

円盤風が青方偏移した金属の吸収線を作り出し、
UFO として検出される。これが発生する条件は、
2.5 ≤ log ξ < 5.5を満たすガスが 104km/s 以上の速
度を持つことと 1022cm−2以上の柱密度をもつことの
2つの条件を両方満たす必要がある。図2において、こ
の 2つの条件を両方満たしているときは θ=75◦∼86◦

の時である。立体角の計算から、UFOが検出される
条件は 28%であることが分かった。幅広いパラメータ
(MBH = 106 − 109M⊙, ϵ = 0.1− 0.7)で同様の計算
を行った結果、UFOが検出される確率は 13%∼28%

であることが分かった。

4 Conclusions and Discussion

本研究では活動銀河核のラインフォース駆動型円
盤風の 2次元輻射流体シミュレーションを行った。そ
の結果、MBH = 106 − 109M⊙, ϵ = 0.1− 0.7で超高
速アウトフローが検出されるであろうことが分かっ
た。また、その検出確率は 13% ∼ 28%であることが
見積もられた。これは、Tombesi et al. (2011)で報
告されている UFOの検出確率とおおまかに無矛盾
であることも分かった。さらに、質量流束率と運動
エネルギー流出率も先行研究である Tombesi et al.
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(2012)と無矛盾であることが分かった。Tombesi et

al. (2011)では、セイファート銀河のUFOの検出確率
が∼ 40%と報告されているため、本研究で分かった
ラインフォース駆動型円盤風の検出確率 13% ∼ 28%

は先行研究 (Tombesi et al. 2011)と矛盾しない。
Hopkins & Elvis(2010)によると周囲環境にかなりの
フィードバックを与えるためには、エネルギーアウ
トフロー率が放射光度の 0.5%以上になることが要請
される。本研究ではエネルギーアウトフロー率が放
射光度の 0.5%以上になったことからラインフォース
駆動型円盤風が母銀河にフィードバックとして貢献
しているかもしれないということを示している。
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ブレーザーによる高エネルギーニュートリノ放射
松井 理輝 (東北大学 理学研究科)

Abstract

最高エネルギー宇宙線の起源の解明は、宇宙物理学における重要な課題の 1つである。高エネルギーの宇宙
線陽子は他の粒子との相互作用で高エネルギーのニュートリノを生成することが知られており、ニュートリ
ノ観測がこの問題を解く手がかりである。南極の大型検出器 IceCubeによって、天体起源とされる sub-PeV

エネルギーのニュートリノが、全天に渡って等方的に検出されている。しかし、主要な起源天体を同定する
には至っていない。起源天体の候補にブレーザーがある。ブレーザーは、宇宙における主要な γ 線源であり、
ジェットによる宇宙線加速の現場でもあると考えられている。これらの高エネルギー光子および陽子が反応
してニュートリノが生成される。本セッションでは、そのようなプロセスを系統的に調べた論文Murase et

al. (2014)についてレビューを行う。この論文はニュートリノの放射スペクトルを計算することで、主に次
のことを示した。(1)簡単なブレーザーモデルでは、IceCube観測の sub-PeVの強度を説明することは難し
い。(2)ブレーザーから EeV付近のニュートリノが放射され、その帯域の宇宙ニュートリノ背景放射が次世
代の検出器で観測可能である。

1 導入
地球には宇宙空間から荷電粒子が降り注いでいる

ことが確認されており、それらは宇宙線と呼ばれる。
宇宙線は広いエネルギー帯域で観測され、109eVか
ら 1021eV に渡るが、起源が明らかでない。特に、
1018eV以上の宇宙線は最高エネルギー宇宙線 (Ultra

High Energy Cosmic Ray, UHECR) と呼ばれ、わ
かっていないことが多い。この帯域は事象頻度が極
めて低く、観測数が少ないことが主な原因である。ま
た、宇宙線は荷電粒子であることから、銀河磁場に
よって軌道が大きく曲げられる。そのことで観測方
向と起源方向が異なるという点も研究を難しくして
いる。
宇宙線の理解に重要なのがニュートリノ観測であ

る。宇宙線には多くの陽子を含むが、高エネルギー
陽子は他の粒子と相互作用してニュートリノを生成
する。この過程で生成されるニュートリノのエネル
ギーは宇宙線に匹敵する。1015eV以上のニュートリ
ノを生成する機構は他に知られておらず、この帯域
のニュートリノを観測すれば宇宙線生成の証拠を掴
むことになる。ニュートリノは磁場や他の粒子とほ
とんど相互作用しないことから起源の特定に有利で
あり、多くの観測計画が進んでいる。

現在稼働しているニュートリノ観測装置に IceCube

と呼ばれるものがある。IceCubeは、南極に建設さ
れた巨大装置であり、1015eV(PeV)程度の天体起源
ニュートリノを観測できる。2012年から観測を開始
し、既に 100を超える天体起源ニュートリノを観測
している。しかし、その主要な起源の同定には至って
おらず、様々な天体が検討されている。最も有力な候
補の 1つにブレーザーと呼ばれる天体がある。ブレー
ザーとは、電波で明るい活動銀河核 (Active Galactic

Nuclei,AGN)の一種で、相対論的ジェットが視線方
向を向いた天体である。ジェットは衝撃波により電
子や陽子を加速する。電子は逆コンプトン散乱など
により γ 線を生成し、加速された陽子は宇宙線にな
る。これらの高エネルギー光子および陽子が光中間
子生成と呼ばれる反応をすることで高エネルギーの
ニュートリノを生成する。
本セッションで紹介するMurase et al. (2014)は、
この過程を系統的に考えている。この論文は、1ブ
レーザーごとのニュートリノ放射およびブレーザー
によるニュートリノ背景放射のスペクトルを計算して
いる。計算結果を IceCubeの観測と比較し、ブレー
ザーが観測事象の主要な成分になりうるかを議論し
ている。
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2 手法
この論文では、ブレーザーにおける光子および陽

子のスペクトルを仮定し、以下の式で表される光中間
子生成およびパイオン崩壊によって生成されるニュー
トリノのスペクトルを計算した。

p+ γ → n+ π+ → n+ e+ + νµ + ν̄µ + νe (1)

次に仮定したスペクトルについて述べる。

2.1 光子のスペクトル
ブレーザーのスペクトルはいくつかの要素からなっ

ているが、この論文では、図 1の模式図で示される
ような 4つの要素について考慮した。

図 1: ブレーザーおよび放射される光子の模式図。
Murase et al. (2014)から引用。

1 つ目はジェットの放射である。電子の衝撃波加
速で生成されるシンクロトロン放射およびコンプト
ン散乱を考慮したモデルでスペクトルの形を決定す
る。2つ目はAGN降着流の光子である。熱放射およ
び周囲のプラズマによる逆コンプトン散乱を経たス
ペクトルを仮定する。3つ目は、広輝線領域 (Broad

Line Region,BLR)の光子である。水素およびヘリウ
ム Lyα輝線を考慮する。4つ目はダストトーラスに
よる熱放射である。各スペクトルの絶対値について
は、ブレーザーシークエンスモデルを用い、1つのパ
ラメータで全ての値を決定できるようにした。以上
の議論から図 2のようなスペクトルが書ける。ジェッ
ト以外で生成される光子は従来考えられていなかっ

たが、AGNの構造からジェットの放射領域に侵入し
うること、相対論的効果で増強されることを考える
と、宇宙線と相互作用に十分寄与する成分である。実
際、これらの光子が PeV以上のニュートリノ生成に
重要な役割を果たすことがわかる。

図 2: 用いた光子のエネルギースペクトル。Murase

et al. (2014)から引用。パラメータ L5GHz の値ごと
に描かれている。これはジェット共働系での図であ
り、別の慣性系では形や値が異なる。

2.2 宇宙線のスペクトル
宇宙線のスペクトルは羃分布を仮定した。衝撃波

統計加速を考えて、個数スペクトルにおける冪指数は
s ∼ 2.3とした。分布の最小エネルギー E′

p,min は衝
撃波加速の性質から決定し、最大エネルギーE′

p,max

は冷却と加速のバランスにより決定する。その詳細
はここでは省略する。分布の絶対値は、宇宙線光度
が全輻射光度 Lrad の ξCR 倍になるようにした。ブ
レーザーのみでUHECRを説明するには ξCR ≃ 100

であることが知られている。以上を考慮すると次の
式でスペクトルを表すことができる。

E′
pL

′
E′

p
=

ξCRLrad(s− 2)

1− (
E′

p,min

E′
p,max

)s−2
(

E′
p

E′
p,min

)2−s

(for E′
p,min ≤ E′

p ≤ E′
p,max) (2)

ただし、E′
pはブラックホール (BH)静止系での陽子

のエネルギー、 L′
E′

p
は同じ系での単位エネルギーあ

たりの宇宙線光度である。
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2.3 ニュートリノスペクトルの計算
宇宙線のエネルギーの一部がニュートリノに注入

されることから、各天体ごとのニュートリノのスペ
クトルは近似的に次のように書ける。

E′
νL

′
E′

ν
=

3

8
min[fpγ , 1]E

′
pL

′
E′

p
(3)

係数 3
8は生成されたパイオンが得るエネルギーとそこ

からニュートリノが得るエネルギーの比であり、fpγ

はパイオン生成功率である。ジェットが断熱冷却され
る前であれば反応すると考え、光中間子生成反応タ
イムスケール tpγ ,ジェットの断熱膨張タイムスケー
ル texp の比 fpγ = texp/tpγ で表せられる。断熱膨張
タイムスケール texpは、放射領域を音速が伝わる時
間であり、放射領域のサイズ lbを用いて texp = lb/c

で書ける。反応タイムスケール tpγ は陽子が反応に
よってエネルギーを失うタイムスケールであり、次
の式で書ける。

t−1
pγ =

c

2γ2
p

∫ ∞

¯ϵth

dϵ̄σpγ(ϵ̄)κpγ(ϵ̄)ϵ̄

∫ ∞

ϵ̄/2γp

dϵϵ−2nϵ (4)

ただし、̄ϵは陽子静止系での光子のエネルギー,γpは陽
子のローレンツ因子,σpγ は反応断面積,κpγ は反応の
非弾性度,nϵは光子の個数スペクトル (図 2)である。
さらに、ここから宇宙ニュートリノ背景放射のス

ペクトルを求める。ブレーザーの明るさごとの存在
数を表す光度関数を用い、その関数で重み付けをし
てスペクトルを積分することで得られる。

3 結果
計算により得られた各天体ごとのニュートリノス

ペクトルが図 3、宇宙ニュートリノ背景放射スペクト
ルが図 4である。
ニュートリノスペクトルは、fpγおよびE′

pL
′
E′

p
に比

例する。前者についてはおおよそ、fpγ ∝ t−1
pγ ∝ ϵnϵで

ある。前者も後者もLradに比例することから、ニュー
トリノの強度は天体の光度の 2乗に比例する。確か
に図 3は明るいブレーザーほど多くのニュートリノ
を放出することを示している。
また、近似的に反応断面積が最大の時のみ反応す

ると考えると、光子のエネルギー ϵと陽子のエネル

図 3: 得られた天体ごとのニュートリノスペクトル。
Murase et al. (2014)から引用。青い線が本文で説明
している内容。ここでは赤い線については触れない
ことにする。

ギーE′
pは、ϵ×E′

p= const で対応する。光子と陽子
のエネルギーは反比例し、陽子とニュートリノのエ
ネルギーは比例することから、横軸をニュートリノ
エネルギー,縦軸を fpγ にとったグラフの形状は、図
2を左右反転したグラフの形状に近いだろう。一方で
宇宙線スペクトルE′

pL
′
E′

p
は横軸をニュートリノエネ

ルギーにとっても形状は変わらず、s∼2.3を考えると
ほぼフラットである。以上から、fpγ および E′

pL
′
E′

p

に比例するニュートリノのスペクトル図 3の形状は、
部分的に図 2を左右反転したもので近似できると考
えられる。
図 3において上 3本と下 3本の線では PeV領域で

の振る舞いが大きく異なる。図 2と比べると、この
差はBLR光子によるスパイク形状が存在するかしな
いかの違いであると考えられる。実際、反応エネル
ギーを与えると BH静止系で 10eV程度の BLR光子
が PeV程度のニュートリノに対応ことがわかる。加
えて BH静止系で 10−2eV程度のダストトーラス光
子が EeVのニュートリノに寄与することからも、こ
れらの外部光子を考慮することは重要であることが
わかる。
図 4の背景放射のスペクトルは、近似的には最も支

配的な光度のブレーザーのみが寄与するとして解釈
することができる。ブレーザーの光度関数 dρ

dLX
(LX

は X線の光度)およびその先行研究に基づく関数形
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図 4: 宇宙ニュートリノ背景放射スペクトル。Murase

et al. (2014)から引用。灰色の網掛けが IceCubeで
観測される帯域である。ここでも青い線に注目し、赤
い線については触れないことにする。

を用いると、背景放射スペクトル E2
νΦν は、

E2
νΦν ∝

∫
dLX

dρ

dLX
E′

νL
′
E′

ν
∼ LX

dρ

dLX
fpγE

′
pL

′
E′

p

∝ LX
dρ

dLX
LradLCR

∝ L3
X

dρ

dLX

∝ L2
X [(

LX

L∗
X

)0.43 + (
LX

L∗
X

)2.23]−1

(5)

と表せ、これは LX ≃ L∗
X ≃ 1044erg/sでピークを

とる。ブレーザーシークエンスモデルでこの光度に
対応するパラメータは L5GHz ≃ 1045erg/s (図 3の
上から 3番目の線)である。つまり、背景放射のスペ
クトルはこの光度のスペクトルにおおよそ比例する
と考えることができ、実際図 3および図 4を比べる
とそのようになっている。

4 議論
得られたスペクトル図 4から、PeVおよび EeV帯

域について次のことがわかる。

4.1 IceCube観測との比較
図 4の最も目立つ線は典型的なパラメータを用い

て描かれている。特に縦軸は宇宙線光度の全輻射光

度に対する比 ξCRに比例している。これを数倍すれ
ば、UHECRの量が若干大きくなるという問題があ
るものの、PeV(106GeV)での観測を説明できる。し
かし、1桁下の sub-PeV領域では、計算された強度
が観測より小さく、説明できない。この領域は、計算
で得られたスペクトルが観測に比べてかなりハード
である。最新の観測はよりソフトなスペクトルであ
るため、その違いはより大きくなっている。このこ
とから、ブレーザーは観測されている高エネルギー
ニュートリノの主要な成分ではないと考えられる。

4.2 EeVニュートリノの将来観測可能性
計算で得られたニュートリノスペクトルは、PeV

からEeV(109GeV)までおおよそフラットである。図
4中の灰色の点線は、次世代の検出技術ARAで 3年
間観測した時に検出可能であると期待される曲線で
ある。得られたスペクトルが EeVでこの線より上に
かかっていることから、この帯域での検出が期待でき
る。つまり、EeVニュートリノが観測されるか否か
で、以上で述べたブレーザーモデルの正否がわかる。

5 結論
ブレーザーは IceCube観測の主成分ではなさそう

であることを述べてきた。一方で、2017年の観測 (Ice-

Cube Collaboration et al. (2018a)および (2018b))

では、ブレーザーTXS 056+056を天体ニュートリノ
源として同定している。このことから、ブレーザー
が高エネルギーニュートリノを出していないとは言
い難い。以上から、ブレーザーは全天の主要な成分
ではないものの観測されるニュートリノの一部を占
める可能性があり、将来計画されている EeV帯域の
観測によってそれを確かめられると期待される。

Reference

K. Murase et al. 2014, Phys.Rev.D

IceCube Collaboration et al., 2018a, Science

IceCube Collaboration et al., 2018b, Science
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一般相対論的多波長輻射輸送コード (RAIKOU)を用いて探る活動銀河

核中心ブラックホールの周辺描像

人見拓也 (筑波大学 数理物質科学研究群 物理学学位プログラム M1)

Abstract

活動銀河核 (Active Galactic Nucleus; AGN)のブラックホール降着円盤は電波からγ線まで幅広い放射をす

る。X線は円盤最内縁付近の高温領域から発せられており、また電波では Event Horizon Telescope (EHT)

によりブラックホールの事象の地平面スケールの撮像分解観測がされるようになってきた。一般相対論的多

波長輻射輸送コード RAIKOUはブラックホール近傍において電波から X線までの多波長を高精度に取り扱

うことができる数値計算コードである。本講演では RAIKOUを解説した Kawashima et al. in prep. のレ

ビューをする。

　光子が輻射輸送過程で受ける効果は、放射・吸収・散乱の 3つである。ブラックホール近傍での主要な効

果は制動放射/吸収、シンクロトロン放射/吸収、そしてコンプトン/逆コンプトン散乱である。RAIKOUは

熱的/非熱的電子両方におけるこれらの素過程すべてを扱うことができる。また、光子の軌道を高精度に解く

ことで、擬似撮像観測が可能である。散乱の影響が無視できる電波帯の擬似観測イメージの作成にはレイト

レーシング法を、無視できない X線などの計算にはモンテカルロ法を用いる。

　本発表では、RAIKOUの信頼性を確かめるために Kawashima et al. in prep. で行われたテスト計算の

結果を２つ紹介する。一つ目は、低温の熱的放射源で生成された光子が、周囲の高温プラズマによって逆コ

ンプトン散乱されるテストである。その結果、Dolence et al. (2009) と同様の輻射スペクトルを得ることに

成功した。二つ目は、放射非効率降着流 (RIAF)の電波帯の撮像イメージの計算である。その結果、EHTと

同様のイメージが得られた。このコードを用いて、降着円盤とブラックホールスピンの回転軸が一致してい

ない場合に Lense-thirring効果で歳差運動する降着円盤のスペクトルを計算することで、ブラックホール天

体の準周期的光度変化や非定常ジェットの起源を解明できる可能性がある。

1 研究背景

AGN(活動銀河核)のブラックホール降着円盤は、

電波からγ線まで幅広い放射をしている。電波では、

EHT(Event Horizon Telescope)によりM87の中心

ブラックホール (BH)の撮像観測がされている。X線

は円盤の内縁付近の高温領域から発せられる。BHの

質量やスピン、BH降着円盤の構造や変動を解明す

るには、電波からγ線までを取り扱える輻射輸送計

算が必要である。そこで Kawashima et al. in prep.

では多波長を取り扱える計算コード (RAIKOU)を作

りあげ、その信頼性を確かめた。

2 手法

今回の数値計算では大きく分けて２つの式を解く。

BH時空での光の進行方向と運動量を計算するため

に測地線方程式を解き、輸送される光の強度を計算

するために輻射輸送方程式を解いている。まず、測

地線方程式は

dr

dt
= − pr

pt + ωpφ

α2∆

ρ2

dθ

dt
= − pθ

pt + ωpφ

α2

ρ2

dφ

dt
= ω − pφ

pt + ωpφ

α2

ϖ2
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dpr
dt

= −∂ω

∂r
pφ +

pt + ωpφ
α

∂α

∂r

+
1

2

α2

pt + ωpφ

∂

∂r

(
∆

ρ2
p2r +

1

ρ2
p2θ +

1

ϖ2
p2φ

)
dpθ
dt

= −∂ω

∂θ
pφ +

pt + ωpφ
α

∂α

∂θ

+
1

2

α2

pt + ωpφ

∂

∂θ

(
∆

ρ2
p2r +

1

ρ2
p2θ +

1

ϖ2
p2φ

)

で表せ、位置 r, θ, φと運動量 pr, pθ の時間発展方程

式となっている。ここで、軸対称時空を考えている

ため pϕ =一定である。次に、光子が輻射輸送過程で

受ける効果は放射・吸収・散乱の 3つである。その

ため輻射輸送方程式は

dIν
ds

= −(κa
ν + κs

ν)Iν + (ηeν + ηsν)

で表せる。Iν はある周波数での放射強度、sは距離

である。κは吸収と散乱を含めた吸収係数、ηは放射

と散乱を含めた放射係数である。

さて、地球の観測者が観測する光が電波のように低

エネルギー帯だった場合を考える。すると逆コンプト

ン散乱の効果により、散乱を経て観測者に届く光が低

エネルギーのままであることは無いため、ηsradio = 0

となる。したがって、測地線に沿って放射による増

光と吸収・散乱による減光を計算する。

次に観測する光が電波以外の場合 (X線など)を考

える。このとき、ηsX ̸= 0となり、全空間での散乱を

計算することになる。手順としては、光子がある距離

進んだ時の散乱確率を P = 1− exp(∆τ)で求め、ラ

ンダムに散乱するかを決める。散乱する場合、pr, pθ

を変えて測地線方程式を解き直し、またある距離進

んだ時散乱確率を求め、この流れを繰り返す。そう

して空間の全領域での散乱を解かなければならない

ため計算コストが膨大になるが、電波以外の場合は

この方法で計算するしかない。

3 測地線方程式のテスト計算と観

測イメージ

まず、測地線方程式を使った計算コードをテスト

する。観測者スクリーンから時間逆転して光子を放

出し、それらがブラックホールに捕らえられた範囲

（黒い領域）と解析解が一致するかを確かめた。

図 1: 観測者スクリーン上のイメージ。　横軸は観測

者スクリーン上の距離、縦軸も同じ。上の段が視線

角度 30 °、下の段が 90 °。右の図ほどブラックホー

ルスピンのパラメーター a∗ = a/M が大きくなる。

また、黒の領域は光子がブラックホールに捕らえら

れた範囲、グレーの領域は光子がブラックホールか

ら逃れた範囲を示す。オレンジの点線はその境界を

示す解析解、白の破線は事象の地平線を示す解析解

である。

オレンジの点線は光子が捕らえられるかどうかの

境界を示す解析解なので、このテスト計算では解析

解を良く再現できていることが確認できた。

次に、RAIKOUでM87の観測イメージを作成し

てみる。図２で表されるジェットや円盤風の構造を、

遠方観測者が電波で観測した場合のイメージが図３

である。
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図 2: 電子温度の 2次元平面図。　ブラックホール降

着円盤を edge-onで見たときの、横軸距離・縦軸高

さを表す。カラーバーは電子温度のべきを表す。

図 3: 観測者スクリーンでのイメージ図。　図２で表

される構造を遠方観測者が視野角度 45 °、 230GHz

の電波帯で観測したときのイメージを表す。縦軸横

軸は観測者スクリーン上の距離。

図２の中央の赤い領域は降着円盤から噴出するジ

ェットを表している。また、図３で白く最も明るい領

域は光子円軌道を何周も回ってきた光が輝度を稼い

だ部分である。このイメージ図を観測と比べること

で、スピン推定も可能となる。現在のEHTの観測周

波数は 230GHzだが、今後、高周波数帯で観測した

ときに対応できる (345GHz)。

4 逆コンプトン散乱のテスト計算

観測する光が電波以外の場合に全空間での散乱を

計算する必要があるため、ここで逆コンプトン散乱

のテスト計算をする。

状況設定として、電子温度 Te = 2.4 × 1010[K] の

球状プラズマを用意する。外縁半径は 105cm。その

中心の半径 1cmのほぼ点とみなせる球から Trad =

5.9×101[K]の光子を放出する。散乱を受けた末に外

縁で測定されるエネルギー分布を示したのが図４で

ある。

図 4: 熱電子により散乱された末に外縁で測定され

る光子のエネルギー分布 (SED)。　横軸は ν、縦軸

は Lν。上の段が光学的に薄い (τ = 10−4)とき、下

の段は光学的に厚い (τ = 3)とき。赤の線が全体の

SED、黒の点線は理解のために分解された SED。

図４上段（光学的に薄いとき）において ν = 1013Hz

程度にピークを持つ分布は散乱しなかった光子のエ

ネルギー分布であり、ほぼ初期分布とみなせる。そ

こからピーク周波数が大きくなるにつれて、散乱１

回のエネルギー分布、散乱２回の分布、３回以上、と
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なっている。

この図から、逆コンプトン散乱によって一部の光子

が高エネルギーとなって球外部に抜け出しているの

がわかる。また、光学的に薄いときに高エネルギー

側ほどLν が小さくなっており、これは散乱確率 P ∼
τ (∵ τ ≤ 1)によるためである。光学的に厚いと

き（下段）は散乱確率がそこそこ高いため３回以上

散乱される光子が多くなり、また、ピーク周波数が

温度に比例するというウィーンの変位則に従ってい

ることも確認できた。

以上から、光学的に薄い/厚い両方の場合でDolence

et al. (2009)と同様の結果を得ることに成功し、コー

ドの信頼性が確かめられた。

5 まとめと展望

BH降着円盤の構造や変動を解明するためには一般

相対論的多波長輻射輸送計算が必要であり、RAIKOU

は測地線方程式と輻射輸送方程式を解くことで観測

イメージや輻射スペクトルを計算することが可能で

ある。計算方法としては大きく分けて２つあり、観

測する光が電波帯だった場合は測地線に沿って放射

による増光と吸収・散乱による減光を計算し、電波

帯以外の場合は追加で空間の全領域での散乱も計算

する。そのテスト計算として、M87の中心 BH周り

の観測イメージの作成と、逆コンプトン散乱のテス

ト計算をし、共に成功した。このコードは RIAF円

盤以外の、例えば super-Eddington降着流などにも

適用できる。

このコードを用いて、降着円盤とブラックホールス

ピンの回転軸が一致していない場合に Lense-thirring

効果で歳差運動する降着円盤のスペクトルを計算す

ることで、ブラックホール天体の準周期的光度変化

や非定常ジェットの起源を解明できる可能性がある。

6 参考文献

radiative processes in astrophisics, George B. Ry-

bicki, ＆ Alan P. Lightman
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最内安定円軌道半径内部の応力が
ブラックホールスピンの推定に与える影響

大野 翔大 (筑波大学大学院 理工情報生命学術院数理物質科学研究群物理学学位プログラム)

Abstract

ブラックホールに降着するガスは円軌道を描きながらブラックホールに近づき、最内安定円軌道 (innermost

stable circular orbit; ISCO)に到達する。ISCOより内側のガスは安定した円軌道を維持できず、ブラック
ホールに向かって落下する。従来考えられてきた標準円盤モデル (Novikov & Thorne 1973)では、ISCO半
径以下の領域で応力をゼロとしてきた。しかし、近年数多くの一般相対論的磁気流体 (general relativistic

magnetohydrodynamic;GRMHD) シミュレーションが実施され、ISCO 近傍やその内部に磁気応力が存在
することが明らかになってきた。Beckwith et al. (2008)では、ISCO以内の応力の存在がブラックホールス
ピンの推定にどのような影響を与えるのかを調べた。本講演ではこの論文のレビューを行う。なお、この研
究では、比較的降着率の小さいブラックホールを対象としていが、高光度降着円盤を対象とする場合は輻射
による効果を無視できないため、一般相対論的輻射磁気流体シミュレーションが必要となる。

1 研究背景
ブラックホール (black hole; BH) 降着円盤では、

BHの極近傍から X線が放射されると考えられてい
る。X線スペクトルから放射温度を推定し、円盤モ
デルと結びつけることで BHの質量とスピンが見積
もられている。降着円盤内を落下し最内安定円軌道
(innermost stable circular orbit; ISCO)より内側に
到達したガスは、安定した円軌道を維持できず、BH

に向かって落下する。従来考えられてきた標準降着円
盤モデル (Novikov & Thorne 1973[1])では、ISCO

半径以下の領域で応力をゼロとしてきた。しかし、近
年多くの一般相対論的磁気流体 (general relativistic

magnetohydrodynamic;GRMHD)シミュレーション
が実施され、ISCO近傍やその内部に磁気応力が存
在することが明らかになってきた。そのため、今ま
で考えられてきた降着円盤モデルに修正を加える必
要があり、降着円盤の内縁半径や BHスピンの推定
に影響を与える可能性が出てきた。Agol & Krolik

(2000)[2]は、ISCO上にノンゼロの応力を認めるモ
デルを提唱した。Beckwith et al. (2008)[3]ではこの
モデルと標準円盤モデルで比較を行い、ISCO以内
の応力の存在が BHスピンの推定にどのような影響

を与えるのか調べた。最後には、先行研究をもとに
私の今後の展望を述べる。以下では、特に断りがな
い限り c = G = 1の単位系を用いる。

2 研究手法
本論文で取り上げた降着円盤モデルは、標準降着

円盤モデル (以下、ゼロモデル)、ISCO上に応力を認
めたモデル (以下、ノンゼロモデル)、ISCO以内に
応力がありエネルギー散逸率を局所的に求めるモデ
ル (以下、局所散逸モデル)の 3つである。ノンゼロ
モデルと局所散逸モデルでは、BH降着円盤の 3次元
GRMHDシミュレーションを参照する。このシミュ
レーションでは、ボイヤーリンキスト座標を用いた。
内縁が r = 15M、圧力が r ≈ 25M で最大となる準
ケプラー回転トーラスを初期条件として置いた。rは
BH中心からの距離、M は BHの質量である。また
初期磁場として、双極子磁場、四重極磁場、トロイ
ダル磁場をトーラス内に設定し、磁気回転不安定性
で発展していく様子を計算した。さらに、この結果
をもとに一般相対論的輻射輸送計算を行い、放射温
度を算出し、BHスピンとの関係を調べた。
　表 1に実施したシミュレーションのパラメーター
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表 1: シミュレーションパラメーター

を示す。a/M は BHスピン、r+ はホライゾン、rin

はシミュレーションの内部境界、rmsは ISCO半径、
Tavgはシミュレーションの時間平均するステップ数、
M は BHの質量となっている。一番右の列は同じパ
ラメーターでシミュレーションが行われた先行研究
である。

3 結果
3.1 エネルギー散逸率の比較
まず、各モデルのエネルギー散逸率を比較する。ゼ

ロモデルにおける降着円盤の単位面積あたりのエネ
ルギー散逸率は

QNT =
3GMṀ

4πr3
RR(r). (1)

ここで、Gは万有引力定数、Ṁは質量降着率、RR(r)

は相対論的効果を考慮した関数で、ISCOでゼロに
なる。ISCO上に応力を認めたノンゼロモデルのエ
ネルギー散逸率は

QAK =
3GMṀ

4πr3

×

[
r
3/2
ms C1/2(rms)∆ϵ

C(r)r1/2
+RR(r)

]
.

(2)

ここで、C(r)は相対論的補正係数、∆ϵはシミュレー
ションから決まる量で、ISCO 上の応力による放射
効率の増加を表している。ゼロモデルと比較すると、
右辺括弧内第一項が加わったことにより ISCO上で
もエネルギー散逸率がゼロにならないことがわかる。
また、局所散逸モデルのエネルギー散逸率はエネル
ギー平衡式より

QMW = −
√
gθθ

α
√
γ

∫
disc

[Str∂r(α
√
γut)

+ Srr∂r(α
√
γur) + Sϕr∂r(α

√
γuϕ)]dθ.

(3)

ここで gµν は計量テンソルで、α = (−gtt)
−1/2、γは

計量テンソルの空間成分の行列式である。また、Sµν

は電磁場テンソル、uµ は 4 元速度でこの 2 つの量
はシミュレーションから得る。各モデルにおけるエ
ネルギー散逸率の半径依存性を比較するため、散逸
エッジ半径をその半径より外側で総エネルギーのう
ち 95%が散逸された半径と定義する。この散逸エッ
ジ半径を BHスピン・初期磁場を変えて３つのモデ
ルで比較を行う。
　図 1が各モデルの散逸エッジ半径をプロットした結
果である。ゼロモデルの散逸エッジ半径は 1.2−1.8rms

にある。それに対し、ノンゼロモデルは 1.0− 1.5rms

にあり、ゼロモデルに比べ散逸エッジ半径が小さく
なることがわかる。局所散逸モデルの散逸エッジ半
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図 1: 散逸エッジ半径の比較。 黒：ゼロモデル、
緑：ノンゼロモデル、 赤：局所散逸モデルに対応し
ている。シンボルは初期磁場の違いを表している。
□：四重極磁場、×：トロイダル磁場、＊・◇・△
：双極子磁場 (＊、◇はそれぞれ、De Villiers et al.

(2003)、Hawley and Krolik (2006)で用いられたパ
ラメーターでの結果、△は本研究で新たに行われた
シミュレーションに対応している。)

径は、スピンが増加するにつれ減少するという他の
モデルと異なった振る舞いを示し、スピンがゼロの
場合は 0.4rmsとなる。散逸エッジ半径の違いは、BH
スピンが大きくなるにつれ小さくなっている。これ
は、スピンが増加すると ISCOが BHのホライゾン
に近づくため、ISCO近傍やその内部で放射された
エネルギーはBHに吸い込まれてしまうためである。

3.2 BHスピン推定での影響
散逸エッジ半径の違いが、観測でどのように現れ

るのか調べるため一般相対論的輻射輸送計算を行う。
比較を行うため、放射エッジ半径をその半径より外
側で観測者に届く光の 95%が放射された半径と定義
する。BHスピン・初期磁場・観測角度を変え、各モ
デルの放射エッジ半径を求めた。 図 2、図 3が各モ
デルの放射エッジ半径の結果である。観測角度・BH

スピンに依らず、ノンゼロモデルの放射エッジ半径
はゼロモデルの半径のおよそ 0.8倍になっている。こ
れは、ISCOでも散逸があるため、より内側で放射

図 2: θo = 5◦での放射エッジ半径。 図中のシンボ
ルは図 1と同じになっている。

図 3: θo = 85◦ での放射エッジ半径。 図中のシン
ボルは図 1と同じになっている。

するからである。観測角度が小さい θo = 5◦ では、
BHスピンが大きい場合 ISCO半径と散逸エッジ半径
は小さくなるが、ホライゾンに近い位置になる。ホ
ライゾン近傍では重力赤方偏移により観測される放
射エネルギーが小さくなるため、ISCO半径に対す
る放射エッジ半径は大きくなる。観測角度が大きい
θo = 85◦ の場合、ケプラー回転による青方偏移を放
射が受け振動数が増加する。この増加が重力赤方偏
移の効果を打ち消すため、無限遠方の観測者が見る
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円盤内側の明るさが増加する。したがってこの場合、
ISCO近傍やその内部の影響が観測に反映されるよ
うになり、散逸エッジ半径と類似の分布が現れた。以
上の結果を用いて各モデルで観測される温度を推定
し、BHスピンの推定を行う。

図 4: 温度と BHスピンの関係。 点破線はゼロモ
デル、点線は ISCO以内に応力があるモデルにおけ
る温度とスピンの関係を表している。色は観測角度
に対応している。

　図 4は BHのスピンと観測温度の関係を示してい
る。観測温度が求められた場合、この図からスピン
の取り得る範囲を制限できる。スピンの推定値は観
測角度が一意に決まった場合、ISCO 以内に応力が
あるモデルの方が小さくなることがわかる。これは、
応力がないモデルの放射エッジ半径が ISCO半径程
度になるのに対し、応力があるモデルでは放射エッ
ジ半径が ISCO半径より内側になり、放射温度が約
2倍と高温になるためである。この結果は観測角度
を変えても変わらない。

4 まとめと今後の展望
本講演ではBeckwith et al. (2008)のレビューを行

い、ISCO以内の応力の有無でBHスピンの推定にど
のような影響を与えるのか調べた。その結果、ISCO

以内に応力があるモデルの方が放射エッジ半径が内
側になることがわかった。また、スピンの推定値は
観測角度が一意に決まった場合、ISCO以内に応力が

あるモデルの方が小さくなることが明らかになった。
　この論文では比較的降着率の小さい低光度 BH降
着円盤を対象とした。しかし、高光度降着円盤を対
象とする場合は、輻射による加熱・冷却および輻射
による力を無視できない。そのため、一般相対論的
輻射磁気流体シミュレーションを行う必要がある。

Reference
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at the marginally stable orbit: Altered disk

structure, radiation, and black hole spin evolu-

tion. The Astrophysical Journal, Vol. 528, No. 1,
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[3] Kris Beckwith, et al. Where is the radiation

edge in magnetized black hole accretion discs?
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高速電波バースト”Cosmic Comb”モデルの概観
金 滉基 (東北大学 理学研究科)

Abstract

高速電波バースト（Fast Radio Burst，FRB）は，継続時間が数ミリ秒程度の電波帯域での高エネルギー
放射現象である．2006年の初発見以降多数の観測がある一方，その発生機構や起源は未解明である．
今回紹介する Zhang et al. 2017では，中心エンジン天体が出すアウトフローとその近傍にあるパルサーの
磁気圏との相互作用による”Cosmic Comb”構造を想定し，現象論的にその実現可能性や観測との整合性を
議論している．その結果，FRB の比較的高い発生頻度を説明できた．推定される母銀河の環境とも矛盾し
ない．また，パルサー磁気圏での磁気リコネクションによる粒子加速と，曲率放射による放射機構を考えて，
電波放射が生じうることを示した．
近年，FRBの発生環境に統計的に迫ることができるようになってきた．またこれまでは難しかった他波長カ
ウンターパートの観測も，実現すれば FRB発生機構の研究が大きく進展する．FRB研究は，今後大きな発
展を遂げる可能性のある非常に興味深いテーマの一つであるといえるだろう．

1 イントロダクション
高速電波バースト（Fast Radio Burst，FRB）は，

2006 年に初めて発見された高エネルギー放射現象
である．現在までに 500を超えるイベントが報告さ
れており，推定される観測頻度は約 103day−1 に及
ぶ (Keane et al. 2015)．また，星間プラズマによ
るパルスの到達時間の遅れを示す量である分散量度
（Dispersion Measure，DM）の空間分布は全天に広
がり，一様に 102−3 pc cm−3の強度を持つ (Cordes &

Chatterjee et al. 2019)．このことは FRBが系外起
源であることを示しており，DM強度から見積もっ
た典型的な FRBまでの距離は数 Gpcとされる．
FRBの大きな特徴は，短い継続時間，膨大なエネ

ルギー，高い発生頻度である．FRBの継続時間はおよ
そ数ミリ秒で，この間に電波帯域で E ∼ 1038−40erg

にも及ぶ非常に大きなエネルギーを放出する．これよ
り推定される輝度温度は Tb ∼ 1032−37Kという非現
実的な温度になるため，非熱的なコヒーレント放射で
あることが強く示唆される．一方で，観測頻度から推
定される発生率は ∼ 103Gpc−3yr−1に達し，これは
ブラックホール（BH），中性子星（NS）の合体イベン
トやガンマ線バースト（Gamma Ray Burst，GRB）
のものと比べ高い値である (Zhang et al. 2016a)．こ
れまでに提唱されたモデルはこうしたコンパクト天

体を中心エンジン候補とするものが多く，この高い
観測頻度をうまく説明できない．
今回レビューした Zhang et al. 2017では，中心エ

ンジン天体が出すアウトフローとその近傍にあるパ
ルサーの磁気圏との衝突により磁気圏とプラズマが
後方に吹き流された”Cosmic Comb”構造 (図 1)を想
定し，その磁気圏内で FRB放射が起きる状況を考え
ることで，発生頻度の問題を解決しようとしている．

図 1: ”Cosmic Comb”の概観図 (Zhang et al. 2017)．
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2 ”Cosmic Comb”モデル
2.1 パルサー磁気圏
パルサーの磁場構造は図 2のようになっており，NS

近傍では双極子磁場（B ∝ R−3）でよく近似できる．
また磁場強度が星表面で Bs ∼ 1012Gにもおよぶこ

NS
(閉じた磁場領域)

(開いた磁場領域)

!

" 光円柱
! = $!

−−

−−

+

+

+

+

(パルサー風)

⊙("

⊗("

Ω

!!~10"#G

図 2: パルサー磁気圏概観図．簡単のために磁極と回
転軸を一致させて描いている．

とから，電磁気力により星表面からプラズマ（主に
e−，e+）が引き剥がされ，星周空間に満ちている．こ
の磁場とプラズマは，NS近傍では星と共回転してい
るが，外側ではある半径でプラズマ粒子の回転速度
が光速に達し，粒子を磁場で押さえ込むことができ
なくなる．するとプラズマは相対論的速度で赤道方
向へ放出され（パルサー風），磁場構造も変化して開
いた磁場を持つようになる．この限界半径を光円柱
半径 RL と呼び，その大きさは

RL ≡ c

Ω
=

cP

2π
∼ 4.8× 109 cm

(
P

1s

)
(1)

となる．また，この付近での磁場強度は，

BL = Bs

(
RNS

RL

)3

∼ 10G

(
RNS

106 cm

)3

(RNS：NS半径)

(2)

となる．

2.2 ”Comb”形成条件
速度 vで動くアウトフローの共動系での静止質量

密度を ρ0，内部エネルギー密度 e，圧力 pとすると，

外部慣性系での完全流体のエネルギー運動量テンソ
ルは

Tµν = (ρ0c
2 + e+ p)uµuν + ρ0g

µν

(uµ = γ(1, β⃗)：４元速度)
(3)

これより，アウトフローの運動エネルギー密度は
T 00 − ρ0c

2 = (γ2 − 1)ρ0c
2 + (γ2γ̂ − γ̂ + 1)e

(p = (γ̂ − 1)e (γ̂：断熱指数))
(4)

とかける．
これが光円柱近傍での開いた磁場領域のエネルギー

密度より大きければ，磁場を吹き流せる．パルサー
磁気圏エネルギー密度

B2
L

8π
∼ 3.4 erg cm−3 (5)

に対し，
(i)相対論的速度のアウトフローの場合

(4) ≈ 16

3
γ4nISMmpc

2 ∼ 80 erg cm−3
( γ

10

)3 ( nISM
1cm−3

)
(6)

ここで γ ∼ 10としたが，これは中心エンジン天体と
パルサーの距離 r に依存する．ジェットの全エネル
ギーを Ejet として見積もると

r =

(
3Ejet

4πnISMmpc2γ2

) 1
3

∼ 2.5× 1017 cm

(
Ejet

1052erg

) 1
3 (nISM

1 cm

)− 1
3
( γ

10

)− 2
3

(7)

すなわち，典型的な磁場強度，自転周期のパルサー
では，ある程度近傍（≲ 0.1 pc）であれば相対論的ア
ウトフローの衝突により comb構造が形成される．
(ii)非相対論的速度の場合
球対称な点源爆発を考えるとシェル厚∆L，シェルの
全質量∆M，天体間距離 r ∼ 0.1 pcとして

(4) =
∆M

4πr2∆L
v2

∼ 14.2 erg cm−3

(
∆M

M⊙

)( v

0.1c

)2

( r

1017cm

)−2
(

∆L

1016cm

)−1

(8)

である．これより，非相対論的なアウトフローに対
しても r ≲ 0.1 pcで combを形成しうる．
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2.3 粒子加速，放射機構
本論文では，FRBの放射過程として曲率放射を仮

定している．曲率放射は制動放射の一種で，磁場に
沿った方向に粒子が曲げられる際に光を出すもので
ある．その放射スペクトルはシンクロトロン放射と
類似し，1粒子スペクトルのピーク周波数 νpeak は

νpeak =
3

4π

c

Rc
γ3
e ∼ 7.2×108Hz

(
Rc

1010cm

)−1 ( γe
103

)3

(9)

（曲率半径 Rc，粒子のローレンツ因子 γe）
である．これより，γe ∼ 103 まで粒子を加速できれ
ば電波帯域の放射が出ることになる．
そこで combで起きうる粒子加速機構を考えると，

comb形成時に磁気圏が押し潰され磁気リコネクショ
ンを起こすことによる加速が想定できる．リコネク
ション領域内では磁力線の繋ぎ換えの際，磁場に垂
直な方向に電場Erecが生じる．リコネクション領域
内のプラズマ粒子がこの電場を受けると軌道が変わ
り，その際エネルギーを獲得することができる．これ
が磁気リコネクションによる加速である．このとき
の加速時間スケール tacc は，電子の加速を想定して

tacc =
Ee

dEe

dt

= η
γemec

eBL

∼ 6.3× 10−6 s
( γe
103

) (10)

(Ee：電子のエネルギー，BL = ηErec（η = 101−2))

一方，combの継続時間 tcomb は，

tcomb ∼
RL

v
∼ 3 s

( v

0.1c

)−1

(11)

となり，tacc ≪ tcomb となることから，γe > 103 は
十分達成可能である．

3 議論と展望
3.1 発生頻度，発生環境
前節で述べたように，FRB発生源として comb構

造を考えると，中心エンジン天体の候補を超新星爆
発（SN）のような非相対論的なアウトフローを出す
天体にも広げることができる．例えば SNの発生頻
度が ρ̇SN ∼ 104Gpc−3yr−1であるように，こうした

天体はコンパクト星合体や GRBに比べ頻度が１ ∼
２ケタほど高く，より有利である．また，GRBとほ
ぼ同時刻，同方向から到来する FRBがいくつか見つ
かっている（Delaunay et al. 2016，Gourdji et al.

2020）ことも，GRBジェットを中心エンジンとする
comb を考えることで説明できるかもしれない．中
心エンジンとパルサーとの距離が ≲ 0.1 pcと近いこ
とが問題として挙げられるが，星形成領域や球状星
団など，中心エンジン天体の存在する領域では恒星
数密度が n∗ ∼ 102−3 pc−3と高密度であることから，
実現されうる．
さらに，近年 FRB観測の空間分解能が高まり到来

方向の数秒角での同定が可能となった結果，FRB母
銀河の特徴について議論できるようになった．例えば
Heintz et al. 2020では，13天体の母銀河についてそ
の星形成率や恒星総質量，重元素量を調べ，FRB母
銀河が核崩壊型超新星や継続時間の短い GRBの母
銀河に近い特徴を持つこと，また銀河中心と FRB到
来方向のずれが比較的大きいことから FRBが AGN

を起源とする可能性は低いことなどを示した．これ
は前述の中心エンジン候補天体と整合的である．
今後さらに多くのサンプルについてこうした統計

的な探査を行うことで，FRB周囲の環境から起源天
体に迫ることが期待できる．

3.2 リピーター
間欠的に放射を繰り返す FRB ソース天体を，リ

ピーターと呼ぶ．これまでに 18天体が報告されてい
る．Ioka&Zhang et al. 2020では，FRB180916とい
うリピーターについて，連星パルサーがその伴星か
らの定常的なwindにより combを形成する”binary
comb”を考えている．
図 3で rphが星風プラズマによる光球半径である．

この内側からの電波帯域の光は散乱を受け観測され
ない．従って，FRBが観測されるのは combの開口
角 θcの範囲のみになる．それが観測者に向く期間の
み FRB放射が我々に届くことで，光度曲線に周期性
が生じるとしている．
FRB180916は約 16日周期で活発な期間を繰り返

していることから，連星系の合計質量∼ 10M⊙に対
し連星間距離 a ∼ 1012 cm となり，このようなパル
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サー・大質量星連星，あるいは NS連星が形成され
る頻度は ∼ 101−2Gpc−3yr−1 と低くなる．これは，
FRBサンプルのリピーター・単発比が < 10−2とか
なり低い（CHIME/FRB Collaboration 2021）こと
と対応しているかもしれない．

図 3: binary comb 概観図 (Ioka & Zhang et al.

2020)．

3.3 高エネルギーカウンターパート
加速された粒子は放射によるエネルギー損失を受

けるため，あるエネルギー γeの粒子が生成されるに
は放射冷却の時間スケール tcに対しtacc(γe) < tc(γe)

である必要がある．このことから，磁気リコネクショ
ン加速の効率を見積もることができる．
１粒子の放射強度 P を用いて tc ∼ Ee

|P | とかけるか
ら，曲率放射とシンクロトロン放射について

tc,syn ∼ 6π
mec

σTB2
γ−1
e ∼ 7.7× 106γ−1

e

(
B

10G

)−2

tc,curv ∼ 3

2

mecR
2
c

e2
γ−3
e ∼ 1.8× 1022γ−3

e

(
Rc

1010 cm

)2

(σT：Thomson散乱断面積)

(12)

となり，tacc，tcombと比較すると図 4のようになる．
これより γe ∼ 107の非常に高エネルギーな粒子が

生成される可能性があることがわかり，曲率放射の
放射帯域は GeV ∼ TeV γ 線にまで及ぶことになる．
すなわち，本論文で考える状況が正しければ，FRB
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図 4: tacc，tcombと tc の比較．縦軸は時間の逆数．

放射と同時に γ 線などの他波長でカウンターパート
が観測されるはずである．
これまで FRBの他波長フォローアップが行われた

例は少なく，また現状では顕著な他波長カウンター
パートの観測はない．これは．FRBの突発性や継続
時間の短さにその一因がある．今後他波長観測が進
み放射スペクトルなどの詳細な情報が得られるよう
になれば，FRB放射機構の特定に向け大きく前進す
るだろう．

4 まとめ
”Cosmic Comb”モデルでは，比較的低エネルギー

な天体を中心エンジンとしても FRB を説明するこ
とができる．また様々な天体に適用できることから，
リピーターを含む多様な観測的特徴を説明できる．
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「すざく」衛星による低質量X線連星EXO 0748−676の
dips/burstsの解析

中間 洋子 (東京工業大学理院 物理学コース)

Abstract

本発表では X線天文衛星「すざく」のアーカイブデータを利用した、低質量 X線連星系 EXO 0748-676の
スペクトル解析結果について報告する。EXO 0748-676は星間吸収が小さく、1keV以下も含めたスペクト
ル解析が可能な事、適度な明るさを持つことなどから選んだ。X線連星系では伴星からの降着物質が中性子
星周りに降着円盤を形成し、時折 dipや X線バーストという現象を引き起こす。Dipは降着円盤の外縁の分
厚い部分により中性子星近傍からの X線放射が、短時間のあいだ遮蔽・吸収される現象であり、降着円盤外
側の構造や X線放射領域の広がりに関する情報を含んでいる (White and Swank 1982)。一方、X線バー
ストは磁場が弱い中性子星表面に降り積もったガス中で突発的に引き起こされる熱核反応の暴走現象であり、
X線で光度が桁違いに増加し、数十秒のタイムスケールで減少していく (Woosley and Taam 2016)。X線
バーストに伴い、鉄などの重元素が生成されるため、それらの元素による吸収線の形成により求まる中性子
星の質量半径比、引いては状態方程式に制限が加えられると期待されている。「すざく」による観測データ
の、定常放射に関する解析は、すでに出版されているため (Zhang et al. 2016)、本研究では X線バースト
と dipを解析対象とした。「すざく」による EXO 0748-676の観測は 2007年 12月 25日から約１日間行わ
れ、有効観測時間は 46 ksec、光度はやや暗い a few 1036 erg/secであった。このライトカーブに現れる dip

中のスペクトル解析及び４回観測された X線バースト中の吸収線探索を行った。スペクトル解析の結果、X

線バースト中に吸収線は見つからなかった。一方、dip中のスペクトルには soft excessが見られ、吸収体の
高電離による影響が考えられる。

1 Introduction

中性子星は 1967年に Bellなどによって電波パル
サーとして発見された。その後、中性子星は大質量
星が超新星爆発を引き起こした後に形成されること
が分かった。中性子星は主に中性子の縮退圧により、
支えられた星である。この中性子星の構造を決める
のに重要なのが核物質の状態方程式であるが、未だ
によくわかっていない。
これを調査するために注目されているのが低質量

X線連星に属している中性子星である。低質量 X線
連星系では晩期型星が磁場をほとんど持たない中性
子星と近接連星系をなしており、ロッシュローブを
満たしている伴星からあふれ出たガスが中性子星の
周りに降着円盤を形成し、徐々に中性子星へと落下
していく。この降着円盤や中性子星の弱い磁場が引
き金となり、低質量X線連星では dipやX線バース

トという現象が起きる。Dipは降着円盤の外縁が厚
くなり、中性子星近傍から放出された X線が吸収さ
れるために起きる現象で、ライトカーブでは一時的
な X線 fluxの減少として現れる。X線バーストは、
中性子星表面での熱核反応の暴走現象で、中性子星
に降着したガスの温度・圧力が臨界値を超えた時に
突発的に発生する。X線ライトカーブ上は、X線光
度が突然 1桁以上上昇し、数十秒のタイムスケール
で指数関数的に減光していく現象として観測される。
X線バーストのエネルギースペクトル解析からは吸
収線や吸収端が見つかると期待されており、それか
ら重力赤方偏移を計算することで中性子星の状態方
程式に制限を加えることが可能だ。したがって、我々
は X線バーストから吸収線・吸収端を探す努力を継
続している。2007年に「すざく」によって観測され
た EXO 0748-676は低質量 X線連星に属しており、
dipとX線バーストが観測されている（Zhang et al.
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2016)。低質量X線連星は、もっぱら銀河系のバルジ
領域に存在し、大きな星間吸収を受ける天体が多い
が、EXO 0748-676は星間吸収が小さく、1 keV以下
の軟 X線帯も容易に検出できる。また、適度な明る
さを持ち、Ｘ線バーストもよく観測されることから、
解析対象として選んだ。

2 Archive Data

「すざく」は、EXO 0748-676を 2007年 12月 25

日 5時 41分から 12月 26日 7日まで約一日間観測さ
れている。X線衛星「すざく」は 2005年から 2015年
に渡って様々な X線天体を観測してきた。「すざく」
には 4つの X線 CCDカメラが搭載されており、そ
れらは 0.2 keVから 12 keVの範囲を観測し、特に低
エネルギー側の感度が良いことで知られている。「す
ざく」衛星には HXDもあり、10 keVから 500 keV

の広範囲をカバーしている。
XIS0、1、2、3の 4つのカメラのうちXIS2は、打

ち上げ後 1年ほどでmicro-meteoroidの衝突により、
使用不能になった。XIS1は裏面照射型であり電極の
反対側から入ってくるため低エネルギー側の検出効
率が良い。表面照射型は低エネルギー側の検出効率
は裏面照射型に比べて少々劣るが、高エネルギー側
の検出効率に優れている。XISには、5x5と 3x3と
いう２つの観測モードがあるが、解析上は区別せず
扱った。
解析にはXSPEC version 12.12.0を用いた。NASA

のHEASARCが提供しているX線データ解析のひと
つである。このソフトウェアには様々なX線放射モデ
ルが装備されており、世界中の X線天文学者も利用
しているためX線解析の基本ソフトとなっている。こ
の研究では天体が発する黒体放射を扱う bbodyrad、
べき関数を表す powerlaw、幾何学的に薄く光学的に
暑い標準降着円盤からの多温度黒体放射を表現した
diskbbと光電吸収を表す phabsを採用した。Dipの
解析では部分吸収モデル pcfabsを用いた。

3 Analysis and Results

まず、ライトカーブを図 2で示した。
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図 1: XIS0 による全観測機関の light curve (0-15

keV、16秒ビン）。X線バースト、dip、および eclipse

が検出されている。

このライトカーブからは明らかな dipが３つとバー
ストが 5つ、また eclipseが観測されていることが見
て取れる。観測されたバーストのうち、代表的な 2

番目と 3番目のバーストについて、黒体放射モデル
を当てはめた結果を図 3と図 4に表示し、得られた
パラメータを表 1 と表 2 にそれぞれ記す。ここで、
kT(keV) は中性子星表面の温度であり、norm は X

線放射領域の面積に比例する量である。光電吸収の
パラメータである水素柱密度 NH は有意な値が得ら
れなかったため、0に固定した。

図 2: 図 1の light curveで 2番目のバーストの energy

spectraと best-fit models

次に、3x3モードで観測された一番目の dipのデー
タを 3-5 counts/secと 5-8 counts/secに分類し、ス
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図 3: 図 1の light curveで 3番目のバーストの energy

spectraと best-fit models

表 1: 2番目のバーストのパラメータ
モデル パラメータ 値
bbodyrad kT(keV) 1.51±0.02

bbodyrad norm 20.3±0.7

red-χ2/dof 1.57/160

表 2: ３番目のバーストのパラメータ
モデル パラメータ 値
bbodyrad kT(keV) 1.28±0.02

bbodyrad norm 36.1±1.9

red-χ2/dof 1.17/156

ペクトル解析した結果を図５と図６に表示した。

図 4: 5x5 モード観測された 1 つ目のディップ、
3 count/secから 5 count/sec。

図 5: 5x5 モード観測された 1 つ目のディップ、
5 count/secから 8 count/sec。

Dipのスペクトル解析に使うモデルとしては、中性
子星表面からの黒体放射（bbodyrad）に加えて、中
性子星を取り巻く高温プラズマによる逆コンプトン散
乱成分に対応するべき関数（powerlaw）を導入した。
また、過去の解析結果に習い、降着円盤外縁による
吸収を表すのに部分吸収モデル（pcfabs）を用いた。
pcfabsにはパラメータが 2つあり、吸収体の水素柱密
度とその遮蔽率（４π覆っていれば 1.0）である。べ
き関数（powerlaw）のパラメータは、photon index

と normalizationである。Dipの深さによる energy

spectrumの変化を調べるため、count rateによって
データを3-5 count/secと5-8 counts/secに分類した。

表 3: 1番目の dipの 3-5 cts/secのデータに対する
best-fit model
モデル パラメータ 値
pcfabs nH (1022) 2.54±0.19

pcfabs CvrFract 0.93±0.01

bbodyrad kT(keV) 1.69±0.04

bbodyrad norm 1.34±0.16

powerlaw photons/keV/cm2/s 2.30±0.11

red-χ2/dof 2.03/318

4 Discussion

EXO 0748-676で観測された dipとバーストのエネ
ルギースペクトル解析結果について議論し、モデル
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表 4: 1番目の dipの 5-8 cts/secのデータに対する
best-fit model
モデル パラメータ 値
pcfabs nH (1022) 1.95±0.09

pcfabs CvrFract 0.87±0.01

bbodyrad kT(keV) 1.92±0.07

bbodyrad norm 0.71±0.13

powerlaw photons/keV/cm2/s 2.7±0.1

red-χ2/dof 1.93/318

の妥当性を確かめる。黒体放射モデルから得られる
normは、放射領域の半径を含むパラメータであり、
半径は式 (1)で表される。式 (1)の Rが半径 (km)、
kが norm、Dが地球から天体までの距離（10kpc単
位）である。距離についてはWolff et al. (2005)で
求められた 7.1 kpcを採用する。

R =
√
kD2 (1)

2番目と 3番目のバーストでは黒体放射の半径が
3.2 ± 0.6 kmと 4.3 ± 0.9 kmであった一般的に、X

線バースト大気のような高温プラズマでは、電子散
乱のために黒体放射の色温度と有効温度が異なるこ
とが知られている。スペクトル解析から求められる
温度は色温度であり、これは有効温度より数十%ほ
ど高くなるとされている。これを考慮すると、見か
けの半径は実際の半径より factor 2-3小さくなって
も不思議ではない。したがって、中性子星の半径 10

kmとは必ずしも矛盾しない。一方、dipでは半径が
0.6 ± 0.3 km (5-8 count/sec)、0.82 ± 0.3 km (3-5

count/sec)であった。定常状態では標準降着円盤が
中性子星近傍まで延びていると考えられ、降着物質
はもっぱら中性子星の赤道付近に降着する。したがっ
て、中性子星の表面のうち、X線を放射するのは赤
道付近に限られ、その放射領域の面積は中性子星全
体の面積より顕著に小さくなったと想定できる。別
の可能性として、dip中に部分吸収のみならず、完全
遮蔽体が存在した可能性がある。Dipが降着円盤外
縁による部分吸収のみで起きているとすると、dipの
深さにより放射領域のパラメータは変化しないはず
である。ところが、実際は bbodyradの放射領域の
半径が変化している。これは、部分吸収モデルでは

表せない遮蔽体が存在することを意味し、この遮蔽
体により X線が遮られ放射領域の面積が小さく見え
ている可能性がある。
モデルフィットからは dipのスペクトル解析にて

顕著なソフトエクセスが 1 keV以下に観測された。
EXO 0748-676のソフトエクセスは以前の研究でも
発見されており（Thomas et al. 2009）、その結果と
一致している。ソフトエクセスが起きる物理的なメ
カニズムはまだ明確ではないため、今後の解析にお
いても注目していきたい。
最後に、一度 Cottam et al.(2002)らが X線バー

スト中のスペクトルから吸収線の検出を報告したが、
今回のスペクトル解析では検出されなかった。

5 Conclusion

「すざく」X線衛星のアーカイブデータを使い、低
質量 X線連星系 EXO 0748-676の解析を行なった。
ライトカーブからは 3つのディップと合計 5回のバー
ストが観測された。この 2番と 3番目のバーストと
1つ目の dipを解析した。Dip中のスペクトルを再現
するのに、従来同様に部分吸収モデルが必要で、こ
れは降着円盤外縁が blob状の構造をしていることを
意味している。また、部分吸収体とは別に、遮蔽体
の存在が示唆された。これに加え、顕著なソフトエ
クセスが検出されており、その起源については今後
も研究を継続していきたい。X線バーストからは吸
収線・吸収端は見つけられなかった。

Acknowledgement

本研究では東京工業大学の堂谷忠靖教授と研究室
の皆様に多くのアドバイスをいただき、感謝を申し
上げます。

Reference

Zhang et al. 2016m ApJ, 823, 131

White, N.E. and Swank, J.H.(1982), ApJ, 253, L61

Woosley, SE and Taam, R.E. (1976), Nature, 263, 101

Wolff et al. (2005), APS, 632,2, 1099

203



——–indexへ戻る

コンposter7

ブラックホール・中性子星連星合体におけるキロノ
ヴァ/マクロノヴァ放射モデル

京都大学 理学研究科物理学宇宙物理学専攻
西浦 怜

204



2021年度 第 51回 天文・天体物理若手夏の学校

ブラックホール・中性子星連星合体における

キロノヴァ/マクロノヴァ放射モデル

西浦　怜 (京都大学大学院　理学研究科)

Abstract

ブラックホール・中性子星連星 (BH-NS 連星) の合体は地上重力波検出器で観測できる重力波源の 1 つで

ある [1]。さらに、BH-NS連星の合体はショート γ 線バーストやキロノヴァ/マクロノヴァなどの電磁波対

応天体を伴うことが期待される。中でもキロノヴァ/マクロノヴァは数値相対論の結果を用いた輻射輸送シ

ミュレーションなどにより研究されている [3]。このような理論的に導出された結果と観測結果を結びつける

ことにより、ブラックホールのスピンや BH-NS連星の質量比などのパラメータに制限をつけることができ

る。しかし、輻射シミュレーションには多くの計算機資源が必要であるという問題がある。

本講演では、輻射輸送シミュレーションの結果を再現する準解析的モデルを作る [3]のレビューを行う。まず

BH-NS連星合体の放出物の質量、速度に対するフィッティング公式 [4]を改良する。さらに、放出物に異方

性がある場合にキロノヴァ/マクロノヴァの光度曲線を求める準解析的なモデルを作り、フィッティング公式

と組み合わせることにより、輻射輸送シミュレーションの結果を再現した。BH-NS連星の質量比など、様々

なパラメーターごとに準解析的モデルと輻射輸送シミュレーションを比較した結果、各バンド帯において、

放射光度 ∼1 magの誤差に収まった。このように、本研究で導出した準解析的モデルは輻射輸送シミュレー

ションの結果と良く一致し、観測の解釈に有用である。

1 Introduction

コンパクト連星系において、互いの重力の引き合

いにより、星が合体する現象が知られており、重力波

などの様々な物理現象が発生する。特に、連星系に

中性子星を含んでいると、ショート γ 線バーストや

キロノヴァ/マクロノヴァなど様々な電磁波対応天体

が期待される。キロノヴァ/マクロノヴァは、連星合

体によって吹き飛ばされた中性子過剰核が放射性崩

壊することによって起こる電磁波のことであり、輻

射輸送シミュレーションによって研究されている。し

かし、ブラックホール (BH)スピンやブラックホー

ル-中性子星 (BH-NS)質量比など様々なパラメータ

に対して光度曲線を調べるには多くの計算資源が必

要である。そこで、キロノヴァ/マクロノヴァ放射の

準解析的モデルを作成することで、少ない計算資源

でキロノヴァ/マクロノヴァの振る舞いを見ることが

できる。

2 準解析的モデル

まず、連星合体によって吹き飛ばされた物体

(ejecta) の質量公式を [4] のモデルを元に以下のよ

うに改良した。

Mej = MNS ×max
(
a1Q

n1(1− 2C)C−1

−a2Q
n2 r̃ISCO(χeff) + a3

(
1− MNS

MNS.∗

)
+ a4, 0

)
(1)

ここで、輻射輸送シミュレーションとの比較

により決定するフィッティングパラメーターは

a1, a2, a3, a4, n1, n2の 5つであり、NSの質量MNS、

BH/NS 質量比 Q、BH の無次元スピン χ は与える

パラメーター、BHのコンパクトネス C、NSのバリ

オン静止質量MNS.∗ は [5] の数値相対論シミュレー

ションにより MNS と核物質の状態方程式から決ま

る。

また、ejectaが放出する平均速度 vaveの fitting公式

vave = (0.01533Q+ 0.1907)c (2)
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は、[6]の数値相対論シミュレーションと合うように

求めた。

次に、ejecta がどのように放出されるかを考えて

ejectaからの放射光度を求める。図 1が今回考える

図 1: ejectaの放射モデル [3]

放射モデルになっていて、[7]によると、BH-NS連

星合体の ejectaは三日月状に広がるということが示

されている。ここで、φej ≃ π は ejecta の広がり、

θej ≃ 1/5は ejectaの薄さを表している。本モデルに

おいて、ejectaは、外側ほど放出速度が大きくなる

というモデルになっている。最初 ejectaの密度は大

きく光学的に厚いので、外部にいる観測者にとって

ejectaからの電磁波が届かない部分が存在する。そ

の後、光学的に薄くなるタイムスケール tcを過ぎる

と、すべての ejectaからの電磁波が届くようになる。

この、光学的に薄くなるタイムスケールは解析的な

計算で

tc =

[
θejκMej

2φej(vmax − vmin)c

] 1
2

(3)

となることが分かる。ただし、κは ejectaの opacity、

vmin、vmaxはそれぞれ ejectaの最小速度、最大速度

である。この光学的に薄くなるタイムスケールを用

いて、ejectaの放射性崩壊による放射が外部へ届く

部分の質量は

Mobs(t) =

Mej
t

tc
(t ≤ tc)

Mej (t > tc)
(4)

と計算できる。また、Korobkin et al.[8]によると、

系の特徴的な単位質量当たりの加熱率は

ϵ̇(t) ≃ ϵ̇0

(
t

day

)−α

(5)

と書けるので、本モデルでの光度の表式は

L(t) = ϵ̇(t)Mobs(t)　

−→


(1 + θej)ϵthϵ̇0Mej ×

t

tc

(
t

day

)−α

(t ≤ tc)

(1 + θej)ϵthϵ̇0Mej ×
(

t

day

)−α

(t > tc)

(6)

となる。ただし、式 (6) の 2 行目の変形において、

Metzger et al.[9]により熱効率 ϵth ∼ 0.5、ejectaに

おける側面からの放射の寄与を有効的に加えた factor

(1 + θej)を導入している。

3 光度曲線

3.1 全波長帯の光度曲線

式 (4)を具体的な連星系のパラメータとして、Q =

3、χeff = 0.75、ϵth = 0.5、ϵ̇0 = 1.58 × 1010 erg/s、

α = 1.2の場合の光度曲線をプロットした結果が図

2である。曲線の振る舞いとして、光学的に薄くな

図 2: 光度曲線のプロット

るタイムスケール (tc ≃ 1.6 days)までは減光は緩や

かで、一旦光学的に薄くなると急激に減光する。最

初光学的に厚い場合、ejectaからの放射の一部は外

部に届かない。時間経過とともに光学的に薄くなっ

ていくので、徐々に多くの ejectaからの放射が見え

てくるという効果により減光は緩やかになっている。

一方、系が光学的に薄くなり全ての ejectaからの放

射が見えるようになると、より急激に減光する。
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3.2 Bolometric Correction

前節では全波長帯における光度曲線を示したが、今

節では各バンド帯ごとの光度曲線を求める。先ほど示

した光度の絶対等級をMbol(L(t))、[2]の輻射シミュ

レーションによって求まった各バンド帯ごとの絶対

等級をMX(t)とすると、bolometric correctionは

∆MX(t) ≡ Mbol(L(t))−MX(t) (7)

で定義される。ただし、X=u, g, r, i, z, J, H, K-band

とし、u-bandは紫外領域、g, r-bandは可視光領域、

i, z, J, H, K-band は近赤外領域である。bolomet-

ric correction は黒体放射の色温度によって決まり、

L(t) ∝ T 4 と仮定して有効温度を求めると、

T ∝
(
t/M

1
2+α

ej

)− 2+α
4

(8)

と書ける。有効温度の表式より、bolometric correc-

tion には
(
t/M

1
2+α

ej

)
の依存性があることが示唆さ

れる。従って bolometric correction の時間発展を

他の連星パラメータに適用するためには、時間を(
t/M

1
2+α

ej

)
でリスケーリングすればよい。実際に

bolometric correctionを加えた相対等級のプロット

は図 3のようになる。ただし、BH-NS合体までの距

図 3: 各バンド帯ごとの光度曲線

離は典型的な値∼ 400 Mpcとした。また、各バンド

帯で輻射輸送シミュレーションとの誤差は ∼1 mag

に収まった。図 3より、長波長帯ほど緩やかに減光

していることが分かる。物理的解釈としては (6)式よ

り色温度は時間とともに減少するので、時間経過と

ともにピーク波長が長波長帯に移っていると解釈で

きる。次に、BHのスピンパラメータを変化させたと

きに光度曲線がどのように変化するかを示した図が

図 4である。図 4より BHスピンが小さいほどピー

図 4: スピン 0.75,0.50の場合の光度曲線

ク光度が小さくなることが分かる。物理的解釈とし

て、BHスピンが小さいほど ejectaが少なく、放射

性崩壊の放射が小さくなるからだと考えられる。

3.3 GW200115イベントのパラメータを
適用

2020年 1月、LIGOにより 2つのBH-NS連星合体

の重力波が検出された。今節ではそのうちGW200115

のイベントと近い質量比のパラメータを解析モデル

に適用して、BHのスピンがどれだけ大きければ近赤

外望遠鏡でイベントを観測できたかを推定する。す

ばるなどの 8 mクラスの望遠鏡で電磁波対応天体を
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検出できる限界光度は 26 mag程度なので、キロノ

ヴァ/マウロノヴァのピーク光度が 26 mag以上にな

る条件を考える。適用するパラメータとして、質量

比 Q = 5、合体イベントまでの距離 ∼ 300 Mpcと

する。各スピンパラメータで計算した光度曲線は図

5のようになった。BHスピンが 0.50の時ピーク光

図 5: Q = 5、スピン 0.75,0.50の場合の光度曲線

度は 30 mag程度で、0.75の時 24 mag程度なので、

BHスピンが 0.75程度以上であればキロノヴァ/マク

ロノヴァは観測できると推定される。

4 Conclusion

本講演では、BH-NS連星合体のキロノヴァ/マク

ロノヴァ放射の準解析的なモデルを作成した。光度

曲線を求めた結果、BHスピンが大きいほど明るくな

り、長波長帯程ゆるやかに減光することが分かった。

この結果は [2]の輻射輸送シミュレーションの結果と

よく一致している。BHスピンが十分に大きいとき、

相対等級は 24 mag程度で、8mクラスの望遠鏡で受

かる程度の明るさである。昨年観測されたBH-NS連

星合体イベントと同じ質量比で電磁波対応天体が観

測できる条件は BHスピンが 0.75程度以上であるこ

とが分かった。今後の展望としては、別の ejectaと

して Disk windの寄与も含めたモデルを考えるなど

がある。
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Blandford-Znajek機構によるAGNジェットの駆動原理

原 良 (新潟大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

活動銀河核には、ジェットと呼ばれる相対論的アウトフロ―が観測されるものがある。ジェットの駆動原理

の候補の一つとして、Blandford-Znajek (BZ) 機構が知られている。これは、磁場が定常的に回転している

ブラックホールを貫いている時に、外向きの Poynting flux が発生する可能性を示したものである。この磁

場は、ブラックホールの周囲に形成される降着円盤を流れる電流により供給されると考えられている。この

機構により、ブラックホールの回転エネルギーを電磁場を用いて外に取り出せると解釈されている。この発

表では、観測結果からも有力と考えられている BZ機構について紹介する。

1 Introduction

活動銀河核（Active Galactic Nucleus）とは、銀

河中心付近のコンパクトな領域から銀河全体に匹敵

する高エネルギーの放射が観測されている活動的な

天体である。AGNの中心には、超巨大ブラックホー

ルが存在していると考えられており、このブラック

ホールが AGNのエネルギー源であると考えられて

いる。AGNの中には、ジェットと呼ばれる相対論的

アウトフロ―が観測されるものがあり、光速近くま

で加速されている、Mpcスケールに渡って絞られた

構造が維持されている、などといった特徴が知られ

ている。しかし、そのようなジェットの加速・収束機

構を始め、AGNの多くのメカニズムについて現在で

も未解決な問題が残されている。ジェットの駆動原

理の候補の１つに、Blandfordと Znajekにより提唱

されたBlandford-Znajek機構がある。これは近年の

ジェット構造に関する研究からも有力な駆動モデル

であるため (3章)、以下ではこのBZ機構について紹

介する。

2 Blandford-Znajek機構

BZ機構では、中心天体として定常的に回転してい

る Kerr ブラックホールを考え、Kerr ブラックホー

ルのエルゴ領域を磁場が貫いている状況を考える。エ

ルゴ領域を貫く磁場は、その周囲に形成される降着

円盤を流れる電流により供給されていると考えられ

ている。また、ブラックホールの周囲に存在するプラ

ズマには Force-Free条件というものが適用されてい

る。この Force-Free条件の下、Blandford と Znajek

により、中心の重力源から外向きの Poynting fluxが

発生する可能性が示された。

まず、回転するブラックホールを表すKerr BHにつ

いて2.1章で述べる。次に、ブラックホールの周辺のプ

ラズマに適応されるForce-Free条件について 2.2章で

説明する。それらを踏まえて、2.3章にてBlandford-

Znajek 機構について紹介する。

図 1: ブラックホール磁気圏の様子

　Kerr 時空のエルゴ領域 (2.1章)を貫く磁場 Bは、

降着円盤 (Disk) を流れる電流 Jにより供給される。

ブラックホールの周辺には、プラズマが存在してい

る。Ωはブラックホールの回転角速度を表す。
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2.1 定常回転するブラックホールの時空

回転しているブラックホールは、アインシュタイ

ン方程式の厳密解として、定常的に回転する Kerrブ

ラックホールが知られている。Kerr 時空は、Boyer-

Lindquist座標を用いて以下のように表される。(c =

G = 1 。cは光速、Gは万有引力定数)

ds2 = −
{
1− 2mr

ρ2

}
(dt)2 + ρ2

{
dr2

∆
+ dθ2

}
+

{
r2 + a2 +

2ma2r sin2 θ

ρ2

}
sin2 θdϕ2

− 4mar sin2 θ

ρ2
dtdϕ (1)

ここで、ブラックホールの質量と角運動量をそれぞ

れM,J として、

m =
GM

c2
, a =

J

cM

∆ = r2 − 2mr + a2 , ρ = r2 + a2 cos2 θ

と定義している。Kerr 時空の事象の地平面は、

g11 = ∞ → ∆ = 0 (∴) r+ = m+
√
m2 − a2

と表される。また、地平面の外側で

g00 > 0 → re = m±
√
m2 − a2 cos2 θ ≥ r ≥ r+

となる領域は、エルゴ領域と呼ばれる。この領域で

は、ブラックホールの回転に伴う時空の引きずりと

いう効果が強くなり、ブラックホールの自転の方向へ

の回転効果が避けられなくなることが知られている。

時空の引きずりの角速度は、

ΩH ≡ −g03
g33

と定義され、特に地平面 (赤道面)での角速度は

ΩH =
a

r2+ + a2
(r = r+, θ = π/2) (2)

と計算される。

2.2 Force-Free条件

BZ機構では、周囲に存在するプラズマに関して、

Force-Free条件が適用される。以下で、この近似に

ついて説明する。

図 2: Kerr 時空の概略図

共変形式のMaxwell 方程式

∇aF
ba = 4π , ∇aFbc +∇bFca +∇cFab = 0

から

∇aT
ba = −jaF b

a (3)

を得られる。ここで Fab = ∇bAa − ∇aAb は電磁場

テンソル、Aa は電磁場のポテンシャル、Ja は 4元

電流である。また、

T ab =
1

4π
(F b

cF
ac − 1

4
ηabF deFde) = T ba (4)

は、電磁場のエネルギー運動量テンソルと呼ばれる。

Force-Free条件は、磁場が優勢で、電磁場に比べ

て周囲のプラズマの慣性力や圧力の項が無視できる

という近似であり、式では、JaF b
a = 0と表される。

平坦な時空では、E · J = 0 , ρE+ J×B = 0 と

表される。またこの時、電磁場のエネルギー運動量

テンソルに関して、(3)より

∇aT
ba = 0 (5)

という保存則が成り立つ。

2.3 外向きのエネルギーの発生

以上のようなブラックホール磁気圏において、

Blandford-Znajek(1977) では、 外向きの Poynting

flux が
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εr =

{
Aϕ,θ(r+, θ)

r2+ + a2 cos2 θ

}2

ω
{
a− ω(r2+ + a2)

}
∝ ω(ΩH − ω) (6)

と計算される。ΩH は (2)で計算された kerr 時空

における地平面の角速度、ω はブラックホールの回

転に伴って引きずられる磁場の回転角速度と考えら

れている。

Kerr 時空のエルゴ領域内では、ブラックホールの

回転に伴う回転効果が無視できない。したがって、中

心の重力源に非常に近い領域を貫く磁場は中心天体

の自転に引きずられ、ω ̸= 0にあると考えられる。こ

こから、0 < ω < ΩH の範囲で、εr > 0となり、中

心から外向きの Poyntng flux が発生する可能性が示

される。

図 3: Blandford-Znajek機構の概略図

3 AGNジェットの観測例

AGNのジェットの観測をもとに、ジェットの駆動

原理の可能性を考える。

図 4は、M87のジェットに関して、縦軸にジェット

の半径、横軸に中心コアからの距離を取ったもので

ある。各軸の値はシュバルツシルト半径 rsを単位と

して書かれている。灰色と黒色の領域は、M87の質

量に基づくエルゴ領域と地平面に相当する半径を表

す。また、ISCOはブラックホールに最も近い安定円

軌道 (Innermost Stable Circular Orbit)である。

実線と破線は、中心からの距離 z に対して測定し

たジェットの半径 r を、z ∝ ra という関数でフィッ

ティングしたものである。ジェットは 2× 105rg 付近

を境として 2つのプロファイルに分けられるが、特

に実線部分を中心部に外挿すると、ジェットの半径は

安定円軌道の半径より小さく、エルゴ領域に相当す

る領域から駆動されている可能性が考えられる。し

たがって、ジェットのエネルギー源は降着円盤より

も内側にあり、中心の重力源に非常に近い領域から

駆動されている可能性がある。BZ機構では中心のブ

ラックホール近傍を考えており、M87のジェットの

駆動が中心近傍の領域にある可能性から、BZ機構に

よる駆動モデルが有力であると考えられる。

　

図 4: M87 のジェットに関して、ジェットの幅と中

心コアからの距離の関係を示した図。　データは、

Nalamura & Asada (2012)を元に、3つの VLBI観

測データ (43GHz , 86GH , EHT 230GHz )を加えた

もの。

(R Blandford. et al.2019.APAA ,Figure 3より引用)

　

4 まとめと今後の展望

ジェットの駆動原理を明確にするために、中心の

ブラックホール近傍のジェットの観測が必要である。

しかし、2017年の Event Horizon Telescope (EHT)

の観測では、ISCOに近い領域までは観測が進んで
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いるものの、中心の重力源近傍のジェットの根本の姿

を捉えるまでには至っていない。(図４)

中心ブラックホールに迫る将来の観測計画として、

ngEHT (next generation EHT)と呼ばれる観測計画

がある。これは、望遠鏡の数を現在のEHT観測の数

から約 10台増やし、また現在観測を行っている波長

(1.3mm=230GHz)からさらに短い波長 (0.87mm)で

の観測を目指すものである。これにより、望遠鏡の

解像度の向上が期待され、中心のブラックホールや

その近傍のジェットの構造に関するより鮮明な画像

を捉え、ジェットの駆動原理の解明に迫ることができ

ると期待されている。
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初期宇宙における超大質量ブラックホール形成
～hyper-Eddington降着の実現性～

鈴口 智也 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

本講演では Inayoshi et al. 2016 のレビューを行う。初期宇宙（z ≥ 6）には質量 109M⊙ 以上の超大質量
ブラックホール（SMBH）の存在が数十例確認されている。その形成過程には様々な説があり、有力な説の
一つとして 102M⊙ − 104M⊙ の Pop III（金属を含まない星）にガスを急速に降着させ、成長させるという
シナリオが提案されている。しかし、通常の球対称降着では、輻射の効果により降着率には上限が存在する
（Eddington 降着率 = ṀEdd）ため、降着率を大きくするのは簡単ではない。非球対称の場合も同様で、例
えば、Park & Ricotti 2011 では中心星からの輻射の効果を入れた 2Dシミュレーションを行い、平均質量
降着率が ṀEdd 程度に抑えられることを示している。Inayoshi et al. 2016では Begelman 1978に従い、電
子散乱によって輻射がガスに捉えられる効果（photon trapping）を加えて 1D 球対称シミュレーションを
行うことで、降着率が 5000ṀEdd を超えるような安定な解（hyper-Eddington降着）を発見している。この
とき、中心コアでは photon trappingによって輻射が中心星に落下しているため、外側エンベロープで輻射
フィードバックの効果が弱くなり、高い質量降着率が実現できる。その降着率は輻射加熱によるガス圧と重
力の比較によって決まり、この解が実現する条件は、ガス圧の効果を無視して降着できる領域の半径（Bondi

半径）が、ガス圧の効果が重要になる電離水素領域のサイズよりも大きくなることとして説明されている。
Inayoshi et al. 2016では更に、この解を初期宇宙の SMBH形成に適用し、種 BHは初期質量に依らず最大
105M⊙ 程度まで成長させられることが示されている。これ以降は ṀEdd を下回る降着であっても 109M⊙ 程
度の SMBH を z ≥ 6 に作ることができ、観測された SMBH の形成過程を説明するのに有力なシナリオと
なる。

1 Introduction

観測により、z > 6に質量 109M⊙という超大質量
ブラックホール（SMBH）が存在することがわかっ
ているが、その形成過程についての定説はない。有
力な説の 1つとして、質量 102M⊙ − 104M⊙程度の
Pop IIIを高い質量降着率で成長させるというシナリ
オが提案されている。しかし、球対称な質量降着を
考えた場合、輻射フィードバックの影響により降着
率は Eddington降着率 ṀEdd = 4πGMBH/κesc

2 を
超えることができず（MBH は中心 BHの質量、κes

は電子散乱の opacity）、これは、例えば 2Dシミュ
レーションのような非球対称な解析をおこなったと
きでも同様である（Park & Ricotti 2011）。
では、Eddington降着率を超えるような質量降着

を実現することは可能なのだろうか。ここで重要に

なるのが photon trappingと呼ばれる現象である。こ
れは、trapping半径

Rtr :=
κesṀ

4πc
(1)

内で、光子が電子散乱によってガスに引き摺られて
運動するようになるという現象である。ここで、Ṁ

は BHへの質量降着率を表す。この現象が中心 BH

に近い半径で起こるとき、光子はガスに捕らえられ
て trapping半径から外部に出てくる量が制限される
ため、輻射フィードバックによる影響を抑えることが
できる。Inayoshi et al. 2016では、photon trapping

の効果を取り入れた球対称な 1D流体シミュレーショ
ンを行うことで、ṁ = Ṁ/ ˙MEdd ≥ 5000 のとき、
Eddingtion降着率を超えた hyper-Eddington降着を
起こす定常な解を発見している。以下では、Inayoshi
et al. 2016のレビューを行う。
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2 Methods

2.1 strategy

Inayoshi et al. 2016では、多波長輻射輸送、光電
離と加熱、始原的な化学反応を含んだ流体シミュレー
ションコード ZEUSを用いて、球対称な降着につい
て考えている。降着を考える際の特徴的なスケール
として Bondi半径

RB =
GMBH

c2∞
≃ 1.96× 1018MBH,4T

−1
∞,4cm (2)

を導入する。ここで、T∞ はガスの温度であり、
T∞,4 = T∞/104K、MBH,4 = MBH/10

4M⊙ を表
す。この半径より内側ではガス圧の影響を受けずに
崩壊することができる。シミュレーション領域は、
10−3 ≤ r ≤ 10RBとする。Inayoshi et al. 2016では
これより内側領域でのシミュレーションも行なって
いるが、本発表では本質的に重要な外側領域でのシ
ミュレーションに絞って議論を行う。

2.2 基礎方程式
解くべき流体力学の基礎方程式は、以下の連続の

式、運動方程式、エネルギー方程式である。
∂ρ

∂t
+

1

r2
∂

∂r

(
r2ρv

)
= 0 (3)

ρ
(∂v
∂t

+ v
∂v

∂r

)
= −∂p

∂r
− ρ

∂Φ

∂r
+ frad (4)

ρ
(∂e
∂t

+ v
∂e

∂r

)
= −p

1

r2
∂

∂r

(
r2v

)
− Λ + Γ (5)

ここで、Φは重力ポテンシャル、fradは輻射圧によ
る力、Λは冷却率、Γは加熱率を表す。また、状態方
程式は p = (γ − 1)ρeである（γ は比熱比）。
化学種は 7種類（H, H+, e−, H−, He, He+, He++）

を考え、非平衡化学反応を解く。

2.3 輻射輸送
輻射による加熱率や電離率、輻射圧を決定するため

には輻射輸送方程式を解かなければならない。ここで
は、定常な輻射輸送方程式を仮定する。ガスは hν <

13.6eVの光子に対して光学的に薄いので、hνmin =

13.6eV ≤ hν ≤ hνmax = 5keVで考える。また、電
離領域でガスは電離光子に対しても光学的に薄いの
で、輻射輸送方程式は以下のようになる。

1

r2
d

dr

(
r2Fν

)
= 4πην − ρκνFν (6)

ここで、Fν はフラックス、ην は emissivityを表す。
この方程式の解を用いることで電離率、加熱率、輻
射圧を決定することができる。
内部領域からの輻射は境界条件与え、光度が冪乗
分布になると仮定する。ν > νmin に対して、

Lν = L0

( ν

νmin

)−1.5

(7)

であり、それ以外ではゼロとする。ここで、L0 =

ηṀc2 であり、輻射効率 η については 2つのモデル
を考える。1つは標準モデルで、η =const.（0.01 ≥
η ≥ 0.3）、もう 1つは photon trappingを考慮した
モデルで、

η =
3

10 + 3ṁ
(8)

とする。

3 Results

3.1 100M⊙のBH

まず、質量MBH = 100M⊙なる BHへの質量降着
を調べている。ガス密度、温度の初期条件は n∞ =

105cm−3、T∞ = 104Kとする。図 1は前節で述べた

図 1: MBH = 100M⊙ の BHに対する降着率の時間
進化。

η に対する 2つのモデルについて質量降着率の時間
進化をプロットしたものである。これを見ると、降
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着率が極端に高い時期と、全く降着しない時期が交
互に訪れており、降着率のピークは Eddington降着
率を超えるものの、平均的にはどちらも Eddington

降着率程度の降着が起こっていることがわかる。ま

図 2: 中心からの半径に対する (a)密度、(b)温度の
プロファイル。図 1の丸印が時間の早い順に 1-6の
番号に対応している。

た、このときの密度と温度をプロットしたのが図 2で
ある。ここでのポイントは、電離水素領域のサイズ
が Bondi半径よりも大きくなるために、加熱によっ
てガス圧が大きくなって降着が抑えられ、Eddington
降着率を超えることができないということである。

3.2 より重いBH

次に、BH の質量をより大きくしたとき（103 ≤
MBH/M⊙ ≤ 2× 104）の質量降着について調べてい
る。η については trapping モデルを採用している。
図 3は降着率の時間進化を BHの質量ごとに表した
ものである。これを見ると、MBH = 104M⊙のとき、
質量降着率が大幅にジャンプしていることがわかる。
最初の段階では図 1と同様の様子が見られるが、こ
の場合は電離水素領域のサイズが Bondi半径よりも
小さく、電離水素領域の端で発達した高密度のシェ
ルにより電離ガスが内側に押される。これをガス圧
によって止めることができないため、電離水素領域
が内側へと落ちていき、ガス圧による降着の抑制が

図 3: BHの質量を変えたときの降着率の時間進化。
緑、青、マゼンタ、赤、オレンジの順に、103M⊙、3×
103M⊙、5× 103M⊙、104M⊙、2× 104M⊙。

小さくなるために高い降着率を実現できているので
ある。図 4はこのときの密度、温度、降着率の半径

図 4: 中心からの半径に対する (a)密度、(b)温度、
(c)降着率のプロファイル。図の番号は図 3の番号と
対応している。

に対するプロファイルを表しており、密度・温度プ
ロファイルを見ると電離水素領域（温度が 2× 104K

となっている領域）が内側に落ちていく様子が見ら
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れる。

3.3 解析的な議論
前節で述べたとおり、hyper-Eddington 降着が実

現するための条件は、Bondi半径 RB が電離水素領
域の半径RHIIよりも大きいことである。電離水素領
域の半径は、Stromgren半径

RHII = (
3Qion

4παrecn2
∞
)1/3 (9)

で与えられるとする。ここで、Qionは電離光子の数フ
ラックス、αrecはH原子の再結合係数である。trap-

pingモデルにおける RHII の最大値は、光度の最大
値が Eddington光度となることから、

RHII,max = 1.8× 1018M
1/3
BH,4n

−2/3
∞,5 T 0.28

HII,4cm (10)

と書ける。THII は電離水素領域の温度である。よっ
て、hyper-Eddington降着が実現するための条件は、

MBH,4n∞,5 ≥ 0.64T
3/2
∞,4T

0.42
HII,4 (11)

または

ṁ =
ṀB

ṀEdd

≥ 4.6× 103T 0.42
HII,4 (12)

と書ける。
　

4 Discussion

ここでは、シミュレーションにより得られた結果を
z = 6の SMBH形成に対して適用してみる。SMBH

はダークマターハローに埋め込まれているとする。
ガスの密度プロファイルは、簡単のため truncated

isothermal sphere model（Shapiro et al. 1999）を用
いると、

n(r) ≃ 103Tvir,4

( r

10pc

)−2(fn
4

)
(13)

と書ける（Tvirはビリアル温度）。ここで、fnは数値
であり、宇宙論シミュレーションに合うように fn = 4

とする。これをBondi半径に対して用いると、Bondi
降着率は

ṀB

ṀEdd

= 6.9× 104M−1
BH,4T

1/2
∞,4Tvir,4 (14)

と書くことができ、hyper-Eddington降着が起こる
ための必要条件 ṁ > 5000より、

MBH ≤ 1.4× 105T
1/2
∞,4Tvir,4M⊙ (15)

が得られる。すなわち、BHは初期質量にかかわらず、
hyper-Eddington降着によって少なくとも 105M⊙程
度には成長することができるのである。そして、こ
の後の成長はEddington降着率程度でも十分であり、
以上の過程が 109M⊙程度の SMBHが形成を説明す
る有力なシナリオになり得る。

5 Conclusion

Inayoshi et al. 2016では、定常なhyper-Eddington

降着を実現する条件として、(11)、または (12)を得
た。これは、電離水素領域のサイズが Bondi半径よ
りも小さくなる条件として理解される。この条件を
満たさないとき、輻射フィードバックの影響により降
着率の平均値はEddington降着率程度に抑えられる。
また、hyper-Eddington降着解を適用すると、z = 6

の SMBH形成が説明が可能である。
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種BHへの降着における輻射フィードバックの影響
藤村　大夢 (東北大学大学院 天文学専攻　M1)

Abstract

銀河の中心には、質量が約 106 ∼ 109M⊙ ほどのブラックホールがあることが知られている。このような巨
大なブラックホールのことを超大質量ブラックホール (SMBH)と呼ぶ。SMBHは赤方偏移 z∼6の初期宇宙
に 109M⊙ の質量を持つものも存在していることが観測から知られている。SMBHの形成シナリオとして質
量が 102 M⊙ ほどの種 BHが質量降着して成長したというものがある。その場合、種 BHを観測と一致す
るように z∼6までに 109M⊙ まで成長させる必要がある。これらを満たすためには、重力と輻射力のつり合
いから求まるエディントン降着率を保って成長させなければならない。しかしながら、エディントン降着率
で常に成長するのは現実的な環境では困難である可能性があり、さらに輻射による加熱などの影響でエディ
ントン降着率よりもっと低い降着率まで抑制される可能性もある。Milosavljević et al.(2009)では、BHの
周りにある円盤からの輻射フィードバックの影響で降着率がどのように変化するかを調べた。その結果、輻
射による加熱によりエディントン降着率より低い降着率になることが分かった。ここでは、Milosavljevic et

al.(2009)のレビューを行い、種ブラックホールへの降着における輻射フィードバックの影響を議論する。

1 Introduction

EHTの観測により、M87の中心に 6.5× 109 M⊙

ほどの質量を持つ超大質量ブラックホール (SMBH)

が観測された。また、赤方偏移 z ∼6 の初期宇宙にも
質量が約 106 ∼ 109 M⊙ ほどの SMBHが存在してい
ることが観測から分かっている。このような大質量の
BHを観測と合うような短期間で形成する標準的なシ
ナリオはいまだに確立されていない。SMBHを形成
するシナリオの一つに質量が (数 10∼ 102 M⊙) の星
がBHになり、そのBHが成長して SMBHになると
いうシナリオがある。このような、SMBHの起源と
して考えらている BHを種 BHと呼ぶ。このシナリ
オの場合、種 BHが観測と合うように成長するため
には、エディントン降着率を最大の降着率と仮定し
た場合には、エディントン降着率を維持して成長し
なければならないことが分かっている。エディントン
光度は重力と輻射力がつり合いから求めることが出
来、エディントン光度は LEdd = 4πGMBHmpc/σT

となる。また、無限遠にある物質が BHへ降着する
ときに重力エネルギーを解放して、輻射を出す。こ
の時、放出されるエネルギーは L = ϵṀc2 と表され
る。Ṁ は降着率、cは光速、ϵは解放された重力エ
ネルギーのうち輻射として放出されるエネルギーの

割合を表す (ϵ ∼ 0.1)。そして、エディントン光度に
なっている時の降着率をエディントン降着率と呼ぶ。
しかし、BHの周りにある円盤からの輻射による加
熱の影響ででエディントン降着率で成長できない可
能性が示唆されている。輻射の影響でどのぐらい降
着率が変化を調べたMilosavljević et al(2009)を紹介
する。

2 BHへのガス降着
初めにBHへの降着について簡単に説明する。BH

へのガス降着過程は大きく 2つに分けることができ
る。１つは、降着円盤からBHへの降着である。2つ
目は星間物質が降着円盤に降着するというものであ
る。今回は後者の星間物質の降着について考える。星
間物質の降着円盤への降着を理解するためにボンディ
降着と呼ばれる、無限に広がった一様ガス中に静止
する BHへ球対称に降着する場合を考える。降着す
るガスが亜音速から超音速流になるソニック半径 rS

は、等温ガスの場合

rs =
GMBH

2cs2
(1)
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と与えられる。MBH はブラックホールの質量、cs

は音速である。ブラックホールの質量を MBH =

100M2M⊙ とし, ソニック半径での温度 Ts = 105K

とすると,rs は

rs ∼ 3× 1014
M2

Ts.5
cm (2)

となる。等温を仮定した時のボンディ降着率は無限
遠での密度を n∞ とすると、

Ṁ =
4.5πG2M2

BHmpµn∞

c3s,∞
(3)

mpは陽子の質量、µは平均分子量である。音速 csは
温度 Tの 1/2乗に比例しているため、降着率は温度
に依存しており、高温になるほど降着率が下がるこ
とが分かる。

3 電離領域の広がり
BH周囲の円盤からの輻射によって光電離が起こ

り、BH周辺に電離領域が形成される。ここでは、輻
射の影響で電離領域がどのぐらい広がるかを求める。
HII 領域とHI領域で圧力平衡が成り立っていると仮
定し、HII領域でのガス密度を

nHITHI = nHIITHII (4)

と求める。nHI は水素原子の数密度、nHII は電離領
域内の電子と陽子の密度、THI , THII はそれぞれの領
域での温度を表す。今回は THI = 5× 103K,THII =

5× 104Kとして考える。電離領域の大きさは電離光
子放出率 Ṅionと電子と陽子の再結合率 Ṅrec がつり
合いから求めることができ、これらがつり合った位
置までが電離領域となる。
電離光子放出率は

Ṅion =
fionL

EH
(5)

となる。fion は光子が持つエネルギーのうち電離に
用いられたエネルギーの割合、EH は水素が電離する
ために必要なエネルギーで 13.6eVとなり,Lは L =

1040L40ergs
−1となり、電離するのに最低限必要なエ

ネルギー EH を出す光度に対応する。

電子と陽子の再結合率は

Ṅrec =
4πr3ionαB(THII)nH+ne−

3
(6)

αBは基底状態への再結合率を除いた再結合率係数で
αB ∼ 2.6×10−13T−1

4 cm−3s−1となる。T = 104T4K

である。rion が電離領域の半径を表す。Ṅion=Ṅrec

として電離領域の半径を求めると、

rion ∼ 4.4× 1018
f
1/3
ionL

1/3
40 THII,4.7

n
2/3
5 THI,3.7

cm (7)

となる。ここで、THII = 5×104THII,4.7K,

THI = 5 × 103THI,3.7K、nHI = 105n5cm
−3 と

する。
光度をエディントン光度 LEdd で規格化した無次

元パラメータ ℓ ≡L/(4πGMBHmpc/σT ) を用いて電
離領域の半径を求めると

rion ∼ 4.7× 1018
f
1/3
ion ℓ

1/3M
1/3
2 THII,4.7

n
2/3
5 T

2/3
HI,3.7

cm (8)

ソニック半径と電離領域の比をとると

rion
rs

∼ 2× 104
f
1/3
ion ℓ

1/3THII,4.7
Ts,5

n
2/3
5 T

2/3
HI,3.7M

2/3
2

(9)

となる。(9) 式より、ここで考えているようなパラ
メータの範囲では電離領域の半径はソニック半径に
比べて大きいということが分かった。次に、高温の
HII 領域が広がることで降着率がどのぐらい変化す
るかを見積もる。

図 1: 電離領域の広がり
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4 輻射フィードバックによる降着率
の変化

高温のHII 領域が広がることで降着率がどのぐら
い変化するかを見積もる。輻射フィードバックを考
慮していない場合の降着率は (3)式の降着率から求
めると光度は

ℓbondi ∼ 5.2
ϵ−1M2n5

T
3/2
HI,3.7

(10)

となる。そして、光度と降着率の関係式から光度が
降着率について分かる。次に、輻射フィードバック
によって電離領域が形成された時の降着率を求める。
Bondi解から rsから非常に離れた位置での速度を求
めると

v = 4.5

(
r

rs

)−2

cs(rs) (11)

これらより、輻射フィードバックを考慮した時の ℓ

は
ℓ ∼ 0.001

ϵ−1f
1/3
ionM2n5THI,3.7

THII,4.7
T

3/2
s,5

(12)

となる。(9)式と (12)式より BH周辺にある円盤か
らの輻射フィードバックを考慮した時の方が ℓが低
下しているため降着率も輻射フィードバックを考慮
した時の方が低下していることが分かる。また、(12)
式より光度がエディントン光度より低くなっている
ため輻射フィードバックを考慮すると、エディント
ン降着率より小さな降着率になることが分かる。

5 結論
Milosavljević et al.(2009)では、輻射力以外の輻射

フィードバックによって降着率がどのように変化す
るかを調べた。その結果、BH周辺にある円盤からの
輻射によってボンディ半径より外側まで高温の電離
領域を形成し、エディントン降着率よりずっと小さ
い値にまで降着率が減少することが分かった。
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