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中性子星の状態方程式と質量
橋詰 享亮 (首都大学東京大学院 宇宙理論研究科)

Abstract

中性子星の実際の質量の観測値は約 1.4M⊙となっており、これは中性子の縮退圧だけではなく、核力などの
影響も考慮に入れなければ説明することができない。中性子星の内部に関してはまだ不明確な点が数多く存
在するため、内部状態を考えるには仮定と原子核実験による具体的な値が必要となる。様々な仮定と実験によ
る値から中性子星の内部の状態方程式 (EOS)は調べられてきており、今までにいくつもの予想された EOS

が作られてきている。これらの EOSを、一般相対性理論における重力と圧力勾配のつり合いを表す TOV方
程式に代入して解くことにより、中心密度と半径、質量の関係を調べることができる。ただし、TOV 方程
式は時間不変で球対 称な計量のもとで Einstein方程式を解いて導かれたものであるため、中性子星の自転
や磁場は考慮されていない。この計算を行うと、それぞれの EOSにおいて中性子星の最大質量が存在する
ことが分かる。そのため、実際に観測されている中性子星の質量から EOSの制限を行うことが可能である。
本研究では、考慮された状態が異なる 3つの EOSに関して実際に TOV方程式を用いて計算を行った。TOV

方程式は圧力 P と密度 ρ が polytrope の関係
(
P ∝ ρΓ, Γ = const.

)
であれば数値的に解くことができる。

しかし、実際の EOSでは Γが一定ではないため、直接代入して計算を行うことは難しい。そこで、EOSを
七つに区分化し、それぞれを polytrope に近似した EOS(piece-wise polytrope EOS) を使って計算を行っ
た。そして、各 EOSのグラフと最大質量の関係性を調べた。

1 Introduction

中性子星の内部構造は、外側から outer crust、in-

ner crust、coreの三層構造になっていると考えられ
ている。crust の部分は主に電子の縮退圧によって
支えられており、白色矮星と同じ状態になっている。
coreは crustに比べてとても厚く、主に核子の縮退圧
によって支えられている (Shapiro S.L. & Teukolsky

S.A. 1983)。直接的に中性子星の内部を調べること
は不可能であるため、様々な予測と実験から内部状
態を推定する必要がある。
中性子星の内部状態に関しては、今までに様々な

予想が立てられている。中心部のような高密度状態
でも核子の構造が保たれている場合を考えたものが
あれば、高密度状態であるがために中心部で核子が
hyperonや quark物質に相転移することを考慮に入
れたものなど、様々な EOSが考えられている。
今回、ここでは先行研究 (Jocelyn S. Read et al.

2009)で挙げられたうちの３つの EOSを用いて中性
子星の質量と半径、中心密度の関係を調べた。扱っ
た EOSは SLyEOS、H4EOS、PCL2EOSの３つで

ある。SLyEOSは核子の相互作用を考慮したEOSで
ある (F. Douchin & P. Haensel 2001)。H4EOSは核
子に加えて hyperonへの相転移を考慮に入れた EOS

のうちの１つ、SLy2EOSは hyperonと quark物質
の両方への相転移を考慮した EOSである。それぞれ
を、TOV方程式を用いて数値計算を行い、質量と半
径の関係を調べた。

2 Methods

まず初めに、SLyEOSを用いた計算方法について説
明する。TOV方程式で計算を行いやすくするために
EOSを７つに区分化し、それぞれがpolytropeの関係
になるように近似を行なった EOS(SLyppEOS)を用
いる (Jocelyn S. Read et al. 2009)。区分する場所に
ついては図１と表１に示した。ρ < 6.18×106, g/cm3

に関しては、大気の領域であり、十分に薄いため中
性子星の質量と半径の計算に影響しないと考えて無
視をした。
これにより、それぞれの区分において EOSを (1)
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図 1: SLyppEOS

表 1: 図１の区分
ρ g/cm3

ρ0 6.18× 106

ρ1 2.43× 107

ρ2 3.78× 1011

ρ3 2.63× 1012

ρ4 1.46× 1014

ρ5 5.01× 1014

ρ6 1.00× 1015

式のように扱うことができる。

P = KρΓ (1)

P は圧力、ρは静止質量密度、Γ とKは定数を表す。
また、TOV方程式は次のような式になる。

dP

dr
= −G

r2

(
m+ 4πr3P

c2

) (
ϵ
c2 + P

c2

)(
1− 2Gm

rc2

) (2)

rは中心からの距離、ϵはエネルギー密度を表してい
る。mは半径 rの中の重力質量を表しており、

m = 4π

∫ r

0

r′2
ϵ

c2
dr′ (3)

で与えられる。エネルギー密度は、断熱状態での単
位質量あたりの熱力学第１法則

d
ϵ

ρ
= −Pd

1

ρ
(4)

から決めることができる。(1)∼(4)の式を用いて１つ
の式にまとめ、r についての微分方程式にする。ま

た、ppEOSの各区画間において圧力 P と圧力勾配
dP/drが連続になるようにして境界条件を課す。後
は、中心密度 ρcを与えてRunge-Kutta法を用いて数
値計算を行い、中心からの距離に対するエネルギー
密度の変化を導いた。この数値計算の結果を用いて
中性子星の半径Rと質量M を求めることができる。
そして、中心密度の値を変化させて、それぞれにお
けるM と Rの値を導いた。
H4EOSと PCL2EOSに関しても同様に計算を行

なった。３つの ppEOSそれぞれの圧力 P と密度 ρ

の関係を重ね合わせたものを図２に示す。

図 2: ３つの EOSの圧力と密度の関係

赤線は SLyEOS、青線はH4EOS、緑線はPCL2EOS

を示している（図４、図５についても同様）。ρ ≤
107 g/cm3 の領域に関しては、３つとも同じ状態に
なっていると考え、SLyEOSに統一した。

3 Result

中心密度を ρc = 1.0 × 1015 g/cm3 とした時の、
SLyEOSにおけるTOV方程式の解は図３のようにな
った。この結果において、中心からの距離の端点を半
径Rとし、(3)式を用いて全重力質量Mを導くことが
できる。ここにおけるそれぞれの値は、R = 11.5 km、
M = 1.54M⊙となった。また、図３において中性子
星の crustの部分でエネルギー密度が急激に下がって
おり、crustが coreに対して薄いことを確認するこ
とができた。
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図 3: SLyEOSにおける中心からの距離 r に対する
エネルギー密度の変化

そして、中心密度 ρcを変化させて中性子星の半径
Rと質量M の関係を調べた。同様のことを H4EOS

と PCL2EOSにも行なった。３つの EOSにおける
中性子星の半径 R、質量M、中心密度 ρc の関係の
計算結果は図４、図５のようになった。

図 4: ３つの EOSの質量と半径の関係

図４において、点で示した最大質量の場所より左側
の部分に関してはエネルギー的に不安定になるため、
その点より右側の部分が中性子星となりうる領域と
なる。それぞれの最大質量は、SLyEOSが 2.05M⊙、
H4EOS が 2.01M⊙、PCL2EOS が 1.47M⊙ となっ
た。これは、先行研究 (Jocelyn S. Read et al.

2009) の値 (SLyEOS:2.049M⊙ H4EOS:2.032M⊙

PCL2EOS:1.482M⊙)とかなり近いものであった。
図２において、３つの EOS における高密度の領

図 5: ３つの EOSの質量と中心密度の関係

域での圧力を比較してみると、SLyEOSが最も高く
なっており、PCL2EOSが最も低くなっていること
がわかる。高密度の状態で圧力を大きくすることが
できれば、その分重力を支えることができる。その
ため、図４のように SLyEOSの最大質量が最も高く
なったと考えられる。

4 Discussion

最大質量の違いから、観測結果を用いて EOSの制
限を行うことが可能である。中性子星の質量観測にお
いて最大なのは PSR J1614-2230 の 1.97± 0.04M⊙

である。この中性子星は PCL2EOSで再現すること
ができないため、このEOSを否定することができる。
また、中性子星の半径を観測することができれば、

さらなる EOSの制限を行うことができる。例えば、
ある中性子星の質量が 1.4M⊙ だとわかっていた場
合、図３より半径は SLyEOSでは約 12 km、H4EOS

では約 14 kmの中性子星となり、大きさに差が生じる
ためである。しかし、中性子星の半径はとても小さい
ため、直接的な観測は不可能である。そこで、X-ray

pulsarの palse profileを使った間接的な半径の観測方
法がある。accretion-powered X-ray pulsarなどのよ
うに星表面で熱的輻射が起こる場合、pulse profileに
M/Rの情報が含まれる可能性がある。しかし、輻射
が等方的でないことや limb-darkeningの効果によっ
てその情報が薄められてしまい、誤差が非常に大き
いものとなる。また、rotation-powered pulsarの場
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合、中性子星表面から離れた outer-gapで X線を放
射しているため、半径の情報を得ることは難しい。

5 Conclusion

今回扱ったEOSの他にも様々なものが存在するが、
とりあえずこの３つのEOSについて近似的に計算を
行うことができた。そして、それぞれの EOSにおけ
る最大質量の違いなどを確認することができた。
hyperonや quark物質への相転移を考慮に入れた

場合、密度が上がった時にフェルミエネルギーを使っ
て相転移を起こすため、圧力は上がりにくくなる。そ
のために、H4EOSと PCL2EOSは SLyEOSに比べ
て最大質量が低くなると考えられる。
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スーパーチャンドラセカール超新星候補 SN Ia 2012dn の赤外線超過：
星周ダストの空間分布と親星への示唆

長尾 崇史 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室)

Abstract

近年、典型的なものより明るい Ia 型超新星が発見されてきた。これらの超新星の光度を 56Ni などの放射
性崩壊で説明するには、爆発した天体としてチャンドラセカール限界質量より重い白色矮星を考える必要が
ある。その為、これらはスーパーチャンドラセカール超新星 (SCSN)と呼ばれており、その起源が大きな注
目を集めている。Ia型超新星の親星として、二つの有力なモデルが提案されている。白色矮星と非縮退星の
連星である SDモデルと二つの白色矮星の連星である DDモデルである。しかし、このどちらが主な親星な
のかは分かっていない。これらを観測的に区別する方法の一つに、星周物質を調べる方法がある。SDモデ
ルでは、爆発前に伴星からの大きな質量放出が期待される為、比較的多くの星周物質を持つと予想されてい
る。近年、SCSN 2012dnにおいて、近赤外光度曲線の後期に超過が発見された (Yamanaka et al. 2016)。
Yamanaka et al. (2016)と Nagao et al. (2017)では、超新星周囲のダストによる吸収/再放射がこの赤外線
超過の起源であると、簡単なモデルを用いて提案した。本研究では、3次元モンテカルロ輻射輸送計算を用
いて、この赤外線超過を説明できる星周ダストの空間分布を詳細に調べた。その結果、ダストの分布の形状
は、開き角が 50[度]程度、内側半径が 0.04[pc]程度の円盤形状であることわかった。得られたダスト質量か
ら親星の質量放出率を推定すると、1.6 × 10−5[M⊙/yr]であった。これらの結果は、SCSN 2012dnの親星
として SDモデルを強く支持する。また、星周ダストによる散乱により偏光した可視散乱エコーが生じるこ
とが予想される。本研究では、赤外線超過から予想されるダスト円盤からの可視散乱エコーによる偏光も計
算した。その結果、円盤を ∼ 30度以上の角度で見込むような系では ∼ 2 %以上の偏光が観測されることを
明らかにし、赤外線とはまた別の可視偏光の観測から Ia型超新星の星周環境を探る方法を新たに提案した。

1 Introduction

Ia 型超新星は比較的絶対光度が一定なことから、
宇宙の距離測定における標準光源として使われてい
る (e.g., Riess et al. 1998; Perlmutter et al. 1999)。
連星系をなす白色矮星が、伴星から質量を受け取り、
チャンドラセカール質量に達して Ia型超新星として
爆発すると考えられている。しかし、伴星がどのよ
うな星かということは分かっておらず、大きな問題と
なっている。Ia型超新星の親星として、二つの有力な
モデルが提案されている。白色矮星と主系列星（ある
いは赤色巨星）から生じる SD(Single Ddegenerate)

モデルと白色矮星同士の合体であるDD(Double De-

generate)モデルの二つである。しかし、このどちら
が主な親星なのかは分かっていない。
これらを観測的に区別する方法の一つに、星周物

質を調べる方法がある。SDモデルでは、爆発前に伴
星からの大きな質量放出が期待される為、比較的多
くの星周物質を持つと予想されている。星周物質が
超新星の周りに存在すると、その中のダストが超新
星の光を吸収し、赤外線で再放射したり、超新星の
光を散乱して可視光の偏光を作ったりする。これら
の兆候を捉えることで、星周物質の情報を引き出す
ことができる。
近年、スーパーチャンドラセカール超新星 (SCSN)

2012dnにおいて、近赤外光度曲線の後期に超過が発
見された (Yamanaka et al. 2016)。Yamanaka et al.

(2016)とNagao et al. (2017)では、簡単なモデルを
用い、超新星周囲のダストによる吸収/再放射でこの
赤外線超過を説明できることを示した。さらに、求
まった星周物質の量から、SDモデルが支持されるこ
とを示した。
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本研究では、3 次元モンテカルロ輻射輸送計算を
用いて、この赤外線超過を説明できる星周ダストの
空間分布を詳細に調べた。 また、同時に偏光を計算
することで赤外線とは異なる観測から星周環境に制
限をかけれる可能性を議論した。

2 Methods

3次元輻射輸送計算コードを用い、様々な分布を持
つ星周ダストを持つ Ia型超新星からの赤外線エコー
と可視偏光を計算した。インプットの超新星の光と
して、典型的な Ia型超新星のテンプレート (Hsiao et

al. 2007)を用いた。ダストとしては、炭素ダストを
用いた。ダストの分布としては、図１に示すような
円盤形状を考えた。ダスト密度の分布は、半径のマ
イナスの二乗で減っていくような分布を仮定した。

図 1: 星周ダスト分布。

3 Results

Nagao et al. 2017で簡単なモデルを用いて求めら
れた、星周ダストの量と分布のベストフィットモデ
ルに対して、モンテカルロ法による輻射輸送計算を
行った（図２）。
disk モデルでは上手く再現できているのに対し、

jetモデルでは再現できていない。Nagao et al. 2017

では減光の効果を無視しており、特に jetモデルでは
この効果が効いていることがわかる。
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図 2: ベストフィットモデルでの近赤外エコー。

減光の効果を含めて、この赤外線超過を星周ダス
トからの赤外線エコーで説明するための新たなベス
トフィットパラメータを求めた。表１にそのパラメー
タを示す。
そのベストフィット円盤を様々な視線方向から見た

時の偏光の時間進化を図３に示す。
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図 3: ベストフィットモデルでの偏光の時間進化。色
は観測者の視線方向の違い（紫:10度、緑:30度、水
色:50度、橙:70度、黄:90度）。

face-onに近い視線方向から観測した場合ほとんど
偏光が観測されない。また、viewing angleが大きく
なるにつれ、観測される偏光度は大きくなる。円盤
を edge-onで見ると、最大 ∼ 8 %の偏光が期待され
ることがわかった。
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表 1: ベストフィットパラメータ
θ0 rin[pc] rout[pc] θobs ρdust(rin) [g/cm

3] dM/dt(gas+dust)[M⊙/yr]

∼ 50 0.04 0.1 0 1.3E-22 1.6E-5

4 Conclusion

本研究では、3次元モンテカルロ輻射輸送計算を用
いて、この赤外線超過を説明できる星周ダストの空間
分布を詳細に調べた。その結果、ダストの分布の形状
は、開き角が 50[度]程度、内側半径が 0.04[pc]程度の
円盤形状であることわかった。得られたダスト質量か
ら親星の質量放出率を推定すると、1.6×10−5[M⊙/yr]

であった。これらの結果は、SCSN 2012dnの親星と
して SDモデルを強く支持する。また、星周ダスト
による散乱により偏光した可視散乱エコーが生じる
ことが予想される。本研究では、赤外線超過から予
想されるダスト円盤からの可視散乱エコーによる偏
光も計算した。その結果、円盤を∼ 30度以上の角度
で見込むような系では ∼ 2 %以上の偏光が観測され
ることを明らかにし、赤外線とはまた別の可視偏光
の観測から Ia型超新星の星周環境を探る方法を新た
に提案した。
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コンパクト天体を含む4体系の相対論的軌道安定性

鈴木 遼 (早稲田大学大学院 先進理工学研究科)

Abstract

1990年代以降の観測技術の目覚しい発展により，2017年 7月現在で 3000 以上もの系外惑星の存在が確認

されている．本研究では，特徴的な系外惑星の一つであるパルサー・プラネットに着目した．代表的なパル

サー・プラネットである PSR B1257+12系は, パルサーを中心に惑星が 3つ公転している 4体系である．4

体系の軌道安定性については先行研究があり，Chambers et al. (1996)は 4体系において「惑星間距離」と

「軌道が安定性を保っていられる時間」に相関関係があることを示した．彼らの研究では「離心率や軌道傾斜

角が 0」「中心天体から惑星までの距離は 1AU」等の条件を課したモデルを使用しており，また，Newton力

学を用いて軌道を計算している．しかしながら，観測されているパルサー・プラネットの軌道は彼らの研究

で課していた条件を満たさない．さらに，パルサー・プラネットの軌道の時間変化を考える際には，一般相

対論的な効果を無視することはできない．そこで本研究では，１次のポストニュートン近似を用いた運動方

程式を採用してパルサー・プラネットの相対論的な軌道を計算し，「惑星間距離」と「軌道が安定性を保って

いられる時間」の関係を調べ，先行研究との比較を行った．

1 Introduction

1990 年代以降の観測技術の目覚しい発展により，

2017年 7月現在で 3000以上もの系外惑星の存在が

確認されている．系外惑星を構成する天体は様々で，

太陽系の天体とはかけ離れた性質を示すものも少な

くない．本研究では，特徴的な系外惑星の一つであ

るパルサー・プラネットに着目した．パルサー・プ

ラネットとは，パルサーを中心天体とする系外惑星

のことである．パルサーは周期的な電波を放出する

中性子星で，超新星爆発のあとにできる天体である

と考えられている．そのため，パルサー・プラネッ

トの軌道や形成過程は超新星爆発についても新たな

情報を提供する可能性があり，非常に興味深い．

　代表的なパルサー・プラネットである PSR

B1257+12 系は, パルサーを中心に惑星が 3 つ公転

している 4 体系である (Wolszczan & Frail 1992).

4 体系の軌道安定性については先行研究があり，

Chambers et al. (1996) は，4 体系では「惑星間距

離」と「軌道が安定性を保っていられる時間」に相

関関係があることを示した．彼らの研究では，「惑

星の質量は木星以下」「離心率や軌道系射角は 0 と

する」等いくつかの条件を課したモデルを設定し，

各モデルの軌道をニュートン力学を用い計算してい

た．しかしながら，PSR B1257+12 系 のようなパ

ルサー・プラネットでは，軌道は離心率や軌道長半

径を持ち，パルサーと惑星の距離は先行研究におい

て想定されていたものよりも近く，彼らの研究にお

いてモデルに課されていた条件を満たさない．また,

惑星が水星軌道よりも中心天体に近い距離を公転し

ていることから, 水星軌道との類推により，軌道の

時間変化には一般相対性理論の効果が現れてくると

予想される．

　そこで本研究では, 軌道計算を一般相対論を考慮

したものに拡張し, パルサー・プラネットを想定し

た 4 体系に対して「惑星間距離」と「軌道が安定

性を保っていられる時間」の相関関係を調べた．計

算においては, １次のポストニュートン近似を用い

た相対論的な運動方程式を採用し, それを Implicit

Runge-Kutta 法を用いて直接数値積分した．「軌道

が離心率をもつ場合」「軌道が傾いている場合」「惑

星が重い場合」等先行研究から条件を 1 つ 1 つ変化

させて結果の違いを調べたほか，特に「惑星が重い

場合」「中心天体と惑星が近い場合」等の強い重力

が期待される状況については，ニュートン力学によ

る計算と相対論を考慮した計算の結果を比較し，相

対論的効果がどのように現れてくるのかを調べた．
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2 Methods

本研究では，観測されているパルサー・プラネッ

トを参考にして様々な状況下にある 4体系のモデル

を設定し，それぞれのモデルについて軌道の時間変

化を数値計算で調べた．軌道の時間変化における相

対論的な効果を評価するため，運動方程式として１

次のポストニュートン近似を用いた Einstein-Infeld-

Hoffmann方程式を採用した（式 (1)）．この運動方程

式を 3段の Implicit Runge-Kutta法 (Butcher 1964)

を用いて数値積分することにより，軌道の時間変化

を調べた．

dvk

dt
= −G

∑
n ̸=k

mn
xk − xn

|xk − xn|3

1− 4G
∑
n′ ̸=k

mn′

|xk − xn′ |

−G
∑
n′ ̸=n

mn′

|xn − xn′ |

{
1− (xk − xn) · (xn − xn′)

2|xn − xn′ |2

}

+v2k + 2v2n − 4vk · vn − 3

2

{
(xk − xn) · vn

|xk − xn|

}2
]

−G
∑
n ̸=k

mn(vk − vn)

|xk − xn|3
(xk − xn) · (3vn − 4vk)

−7

2
G2

∑
n ̸=k

mn

|xk − xn|
∑
n′ ̸=n

mn′(xn − xn′)

|xn − xn′ | .

(1)

　設定した各モデルに関して，惑星間の軌道の距離

を軌道長半径の差で評価し，mutual Hill radius R′
Hill

で規格化すると，次式のようになる．

ai+1 − ai = ∆R′
Hill. (2)

ここで，ai は内側から i番目の惑星の軌道長半径を

表し，R′
Hill は

R′
Hill =

(
µi + µi+1

3

) 1
3 ai + ai+1

2 .
(3)

で定義される．µi は i番目の惑星の質量の主星質量

に対する比を表す．各モデルについて，∆を 2.0か

ら 6.0まで 0.2刻みで変え，それぞれについて軌道の

時間変化を計算し，軌道が不安定になるまでの時間

tstabを調べた．「軌道が不安定になった」と判断され

る条件は，「2つの惑星軌道の距離もしくは惑星と主

星の距離がそれぞれの星の Hill半径よりも近くなっ

たとき」である．i番目の惑星のHill半径は次のよう

に定義される．

RHill,i =
(µi

3

) 1
3

ai. (4)

　 Chambers et al. (1996)は，惑星間距離を表すパ

ラメータ∆と軌道が不安定になるまでの時間 tstabの

間に

log tstab = b∆+ c (5)

という関係があることを発見した．ここで，bと cは

それぞれ質量比 µに依存する定数である．さらに彼

らは，距離の規格化をR′
Hill ∝ µ1/3から µ1/4に変え

ることで傾きが質量比に依らなくなることを発見し

た．Youdin et al. (2012)は彼らの計算結果をフィッ

ティングし，

log
tstab
P1

= −9.11 + 4.39∆µ
1
12 − 1.07 log µ　 (6)

という式を得た．ここで，P1は最も内側の惑星の軌

道周期を表す．

　本研究では，先行研究で得られた式 (6)は，先行

研究において課されていた条件を満たさないような

パルサー・プラネットに対して適用できるのかどう

か調べた．また，Newton 力学で計算した結果と式

??EIHeq)を用いて計算した結果を比較し，相対論的

効果を考慮したとき結果はどのように変わるのかを

調べた．

3 Results and Disscussion

3.1 fitting formulaの検証

まず，Chambers et al. (1996)が用いたモデルと全

く同じものを設定してニュートン力学で計算を行い，

本研究で用いたコードで先行研究の結果を再現でき

るのかを調べた．結果を図 1に示す．図 1において，

青い点は本研究での計算結果，赤い線は式 (6)を表

す．図 1より，本研究で用いたコードで先行研究の

結果を再現できたことがわかった．

　 次に，Chambers et al. (1996)が用いたモデルか

ら条件を１つだけ変えたモデルを用意し，ニュート

ン力学で計算して式 (6)との比較を行った．図 2と

図 3はそれぞれ Chambers et al. (1996)のモデルに

PSR B1257+12系と同じ離心率，軌道傾斜角を与え
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図 1: Chambers et al. (1996)による結果の再現
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図 2: Chambers et al. (1996)のモデルに離心率を与

えたモデル
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図 3: Chambers et al. (1996)のモデルに軌道傾斜角

を与えたモデル

た際の結果である．図 2，図 3ともに，log-linearな

関係は得られているものの，式 (6)とは大きくずれ

ていることがわかる．これらの結果により，式 (6)が

適用できるのは，円軌道かつ同一平面内で運動する

モデルのみに限定されることがわかった．

3.2 相対論的効果の検証

次に，中心天体から惑星までの距離や惑星質量な

どの重力に関わるパラメータを変化させたモデルを

設定し，4体系の安定性に対する相対論的効果につ

いて検証した．Chambers et al. (1996)のモデルで

は，中心天体から一番内側の惑星までの距離は 1AU

に固定し，惑星質量比 µは 10−7で与えていた．図 4

は，中心天体から一番内側の惑星までの距離を PSR

B1257+12系と同じ 0.18850AUにした際の結果であ

る．図 4において，丸い点はニュートン力学の結果，

三角は式 (1)の結果を示し，それぞれの点と同じ色

の破線は計算結果を線形フィッティングしたものであ

る．赤い線は式 (6)を表す．図 4より，中心天体から

惑星までの距離を変えたモデルにおいても，計算結

果は式 (6)とはずれていることがわかる．また，こ

のモデルにおいては，ニュートン力学の結果と式 (1)

の結果をフィッティングした直線はほぼ一致そ，相対

論的効果を見ることはできなかった．
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図 4: 中心天体から内側の惑星までの距離が近いモ

デル

　図 5は，中心天体から内側の惑星までの距離を図

4のモデルと同様に与え，かつ軌道に離心率を与え

た際の結果である．図 5より，ニュートン力学の結

果と相対論を考慮した際の結果に違いがあることが

わかる．この場合相対論を考慮した場合の方が軌道

が不安定になるのが早く，相対論的効果が軌道をよ

り不安定性にしている可能性が考えられる．
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図 5: 中心天体から内側の惑星までの距離が近く，か

つ離心率を与えたモデル

　最後に，中心天体から内側の惑星までの距離を図
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図 6: 中心天体から内側の惑星までの距離が近く，か

つ惑星の質量を重くしたモデル

4のモデルと同様に与え，かつ惑星質量を重くした場

合の結果を図 6に示す．計算は 106年まで行い，106

年経っても安定だった場合の結果は，図中に矢印で示

した．線形フィッティングを行う際は，各モデルにお

ける矢印のうち，最も左にあるもののみをプロット

として考慮し，それより右に現れた矢印は無視した．

図 6から，惑星の質量が軽いときは線形のフィッティ

ングでよく近似できているが，惑星の質量が木星よ

りも重いとき (µ ≳ 10−3)，線形のフィッティングとの

ずれが大きくなっていることがわかる．µ ≳ 10−3の

モデルでは，∆µ1/12を大きくしていくと急激に tstab

が長くなっているため，線形のフィッテイングではな

く 2次関数でのフィッティングの方が適切である可

能性や，∆µ1/12においてその値を超えると軌道が急

激に安定になるような閾値が存在するという可能性

が考えられる．それぞれのモデルに関して，ニュー

トン力学と相対論を考慮した場合の結果に特徴的な

差異は見られなかった．

4 Conclusion

Chambers et al. (1996)が用いたモデルから惑星

の質量を変えずに他の軌道要素を変えたモデルでは，

∆µ1/12 と tstab の間に log-linear な関係を得ること

はできたが，Youdin et al. (2012)の fitting formula

（式 (6)）とは合わなかった．このことから，式 (6)が

適用できるのは，円軌道かつ同一平面内で運動する

モデルのみに限定されることがわかった．

　惑星軌道が中心天体に近く，軌道の離心率が大き

いとき，ニュートン力学での計算と式 (1)を用いた

計算では結果に違いが生じた．本研究で用いたパラ

メータでは，相対論を考慮した場合の方が軌道が不

安定になるのが早く，相対論的効果が軌道をより不

安定性にしている可能性が考えられる．離心率と中

心天体から惑星までの距離に関して，今後の研究で

広いパラメータ領域の調査を行い，傾向を検証する

必要がある．

　惑星の質量が木星よりも重いとき，線形のフィッ

ティングとのずれが大きくなった．µ ≳ 10−3のモデ

ルでは，∆µ1/12 を大きくしていくと急激に tstab が

長くなっていた．線形のフィッテイングではなく 2次

関数でのフィッティングの方が適切であるという可能

性や，∆µ1/12においてその値を超えると軌道が急激

に安定になるような閾値が存在する可能性が考えら

れる．
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Suzaku/WAM単独の到来方向決定による

ガンマ線バーストのスペクトル解析

小高　勝也 (埼玉大学大学院 理工学研究科)

Abstract

ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst:GRB)とは宇宙最大規模の爆発現象であり、数秒間に 1051−54 erg

ものエネルギーが放出される。一日一回程度と高頻度で発生していながら、背景の物理現象は未だ明らかに

なっていない。GRBは全天で発生するため、スペクトル解析するためにその到来方向を特定することは検

出器における重要な役割である。X線天文衛星「すざく」に搭載されていた広帯域全天モニタ (Wide-band

All-sky Monitor:WAM)は全天の半分の視野を持ち、硬 X線の帯域で 800cm2@100keV もの大きな有効面

積を持つため、GRBのような突発的な天体現象の観測に適している。だが、到来方向の特定が行えないた

めに他衛星などで決定された到来方向を用いなければスペクトル解析が行えない。検出されていても到来方

向が不明なために、スペクトル解析が行えなかったイベントは約 1000にも及ぶ。藤沼洸修士論文において、

シミュレーションツールキットの Geant4を用いた GRBの到来方向決定方法が開発された。この方法を用

いることで、過去にWAMで観測された GRBのWAM単独でのスペクトル解析が可能となった。本研究で

はまず、WAMで到来方向決定を行った GRBのスペクトル解析で得られるパラメーターの精度評価を行っ

た。その方法として、他衛星の決定した到来方向を用いた解析結果とWAMで決定した到来方向を用いて解

析した結果の比較を行った。精度は光子指数、Epeak、Fluenceでそれぞれ 18%、13%、40%と藤沼洸修士論

文と矛盾しない値が得られた。次に、Tashiro et al. (2012)で到来方向が不明なためにスペクトル変動の解

析を行えなかった GRB のスペクトル解析を行った。その結果、規格化因子はほぼ一定の値を示し、Epeak

の時間依存性は Epeak ∼ t−0.88+0.29
−0.30 と求められた。これは GRB060922において slow coolingが起きてい

る可能性があることを示唆する。

1 イントロダクション

ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst:GRB)は特

徴として、非熱的なMeV以上の γ線帯域での放射と

全天で一様に発生することがよく知られている。こ

れを検出する検出器には高い γ 線阻止能力と広い視

野が要求される。また、検出器の応答はGRBの入射

角に依存するためスペクトル解析を行う際にはGRB

の到来方向を特定することが必要である。

GRB の初期放射において、素早く立ち上がり指

数関数で減光する (Fast Rise Exponencial Decay:

FRED) GRBが稀に存在する。これらのGRBは複数

のピークをもち急激な時間変動をみせる他のGRBに

対して、パルスが重なっていないシンプルなGRBで

あると考えられている。GRBの減光過程として曲率

効果と放射冷却が考えられる。曲率効果とは、GRB

に対する観測者の位置といった幾何学的な位置関係

によって光子のエネルギーごとに減光の見え方に差

異が生まれる効果である。この効果によると、高エ

ネルギー光子は低エネルギー光子に比べて早く減光

することが予想され、これは時間の冪関数で減光す

ることが知られている。一方、黒体輻射やシンクロ

トロン放射などによる放射冷却では指数関数で減光

する。よって FRED GRBではこれらの放射冷却に

よる減光が支配的であると考えられる。

シンクロトロン放射をしている電子のローレンツ

ファクターはそのスペクトルの時間変動と相関があ

ることが知られている。(?) よって、シンプルな減

光がみられる FRED GRBのスペクトル変動の解析

をすることで電子のローレンツファクターに制限を

与えることができる。
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2 X線天文衛星「すざく」搭載

広帯域全天モニター

X 線天文衛星「すざく」は広帯域全天モニター

(Wide-band All-sky Monitor:WAM) と呼ばれる検

出器を搭載している。Suzaku/WAMは 50-5000 keV

という広帯域を 2π sr という広視野で常時観測する

ことができ、2005年の観測開始以降 10年間で 1284

個の GRBを検出した。

図 1: WAM概略図。(?) 4 × 4のWell Unitを囲う

ように 4面からなるWAMが存在する

図 2: Well Unit(?)

しかしながら、スペクトル解析に必要なエネルギー

応答関数は GRBの光子の入射角に依存することに

加え、WAMは単独でGRBの到来方向を決定する機

能を持たないことから、スペクトル解析には他衛星

の決定した位置情報が必要である。そのため、最終

的にスペクトル解析されている GRBは全検出数の

15 %である 197イベントにとどまっている。しかし、

本学の藤沼洸修士論文においてWAM単独の到来方

向決定法が開発され、これ用いることで到来方向が

未知であった GRBもスペクトル解析を行うことが

可能になった。具体的な手法は、WAMが四面独立

に観測を行っていることを用いて明るいWAMの二

面とWell Unit(図??)の底面に存在する BGO結晶

とGSO結晶 (WANTI)のカウント比を求めることで

到来方向を推定する手法である。ある方向から到来

した GRBがWAMで検出される際には、WAMが

衛星内部に存在するためにWAM周辺の物質による

吸収、散乱を考慮しなければならないため精密なシ

ミュレーションが必要である。シミュレーションし

た様々な入射角度の時のカウント比と実際に検出さ

れたカウント比を比較することで入射方向を二つに

絞ることに成功している。(図??)

定められた二方向のうち一方向が GRBの真の方

向に近く、もう一方はWAMの座標系において面対

称な方向を示すがこれはWANTIの応答が対称なこ

とに起因する。同論文にて、定まった二方向それぞ

れのエネルギー応答関数は振る舞いが近いためスペ

クトル解析の際にはどちらの方向を用いても問題な

いと述べられている。

図 3: WAMでGRB140306Aの到来方向決定をした

時の観測とシミュレーションの χ2分布。(藤沼修論)

θはWell Unit開口部を 0 deg、ϕはWAM1正面方

向を 0 degとしている

3 解析

本研究ではまず、他衛星によって位置決定されて

いるGRBについて、WAMチームが過去に解析した

解析結果とWAM単独で到来方向決定した場合の解

析結果を比較した。次に、到来方向決定法を用いて

Tashiro et al. (2012)において到来方向が不明なため

スペクトル変動の解析が行えなかった FRED GRB

についてスペクトル変動の解析を行った。スペクト

ル解析の際にはWAMチームが構築したエネルギー



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

応答関数作成ツールを用いた。バックグラウンドは

ソース領域の前後 400 s程度をとりスペクトル解析を

行った。フィッティングの際には図??に示すPowerlaw

(PL)、Cutoff Powerlaw (CPL)、Band Function (?)

の三種類のうち χ2/d.o.f が最小となるものをベスト

フィットモデルとした。誤差は 90%信頼区間を示す。

図 4: 各モデル関数

3.1 スペクトルのパラメータ精度評価

明るい4GRBsについて光子指数、Epeak、100-1000

keV Fluenceの比較を行った。以下の 4イベントを解

析した。求められたスペクトルのパラメータのWAM

表 1: 精度評価に用いた GRB

GRB ID Trigger time T90 [s]

GRB090510 00:23:00 0.33

GRB090424 14.12.09 4.2

GRB090401B 08:35:24 9.1

GRB071125 13:56:41 7 1

チーム解析結果との相対誤差、藤沼修論で求められ

た系統誤差を??に示す。ここでは定められた二方向

を同等に評価している。藤沼修論において 32GRBを

解析して求められたパラメータ毎の系統誤差はベス

トフィットモデルごとにパラメータの誤差を求めて

あったが、今回の 4イベントは PL 2例、CPL 1例、

Band 1例であったため重みをつけて算出してある。

表 2: 求めたそれぞれのパラメータの相対誤差及び

藤沼修論で求められた系統誤差
光子指数 Epeak Fluence

相対誤差 17.4% 12.3% 39.5%

系統誤差 7.3% 14.7% 151%

3.2 FRED GRBのスペクトル変動解析

Tashiro et al. (2012)でライトカーブの解析が行わ

れたが減光時のスペクトル変動解析が行えなかった、

2006-09-22 17:21:21にトリガーされた GRB060922

ついてスペクトル変動の解析を行った。

PL、CPL でフィットすると χ2/d.o.f= 44.05/19

、22.63/18となった。一方 Bandでは一番よくフィッ

トでき χ2/d.o.f.= 19.32/17であった。

図 5: Bandでフィッティングした GRB060922

下の図は各ビンのモデルとの χの値

図 6: GRB060922の時間分解
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時間分解スペクトルについて、各時間は Bandで

よくフィットできたが (χ2/d.o.f.= 61/49) 減光する

につれてエラーが求まらなくなるなど、正確なパラ

メータが求まらなくなった。(図??)

図 7: 各パラメータの時間変化

ライトカーブの立ち上がりを T = 0 sとしている。

そこで、光子指数を時間平均スペクトルの光子指

数である α = −0.48、β = −2.63と固定したうえで

Epeak、100 keVでの規格化因子 K の時間変化を図

??に示す。(χ2/d.o.f.= 84.36/57)

図 8: 光子指数を固定してフィットした Epeak、K の

時間変化

規格化因子はほぼ一定の値を示し、Epeak の時

間依存性は Epeak ∝ t−0.88+0.29
−0.30 と求められた。

(χ2/d.o.f.= 0.3/2)

4 議論

4.1 スペクトルのパラメータ精度評価

光子指数の相対誤差は藤沼修論の値と 10 % ほど

離れているが、これは藤沼修論において X線分光器

の冷却タンクが存在するために位置決定精度が悪い

と報告されているWAM2方向から来るGRBが、藤

沼修論では 8GRB/32GRBであったのに対し本研究

では 2GRB/4GRBであったためにパラメータの精度

が悪くなっていると考えられる。Fluenceの誤差が大

きく離れているのは藤沼修論で求めた PLモデルの

時の系統誤差は PLが 32GRB中 1例しか存在せず

統計がよくなかったのに対し、今回解析した 4GRB

は 2例が PLでフィットされたため藤沼修論の系統

誤差よりも小さく見積もられたと考えられる。PLで

フィットされるGRBについては統計をよくして系統

誤差を見積もる必要がある。

4.2 FRED GRBのスペクトル変動

GRB060922 の冷却時における放射は Tashiro et

al. (2012)で求めた減光の時定数のエネルギー依存

性より、シンクロトロン放射が支配的であると考え

られる。ローレンツファクター γe ≧ γm を持つ電

子が Nγe
dγe = γe

−pdγe の分布に従う場合の冷却過

程は、電子の最小ローレンツファクター γm の値に

よって Fast cooling (FS)、Slow cooling (SC) の二

種類の冷却過程が考えられている。FC においては

Epeak ∝ t−3/2、K ∝ t−1/4 となり、SCにおいては

Epeak ∝ t−1/2、K = constとなる。(?) 3.2で求め

た Epeak ∼ t−0.88+0.29
−0.30 は、99%信頼区間で SCの値

である Epeak ∝ t−1/2 を許容する。また、K も一定

の値を示しているため、GRB060922の冷却過程では

SCが起きている可能性が示唆される。
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機械学習によるHigh-z GRBの選定

杉山 真也 (埼玉大学大学院 理工学研究科 田代・寺田研究室)

Abstract

本研究では、Swift によって得られるガンマ線バースト (GRB) のデータを用いて、サポートベクターマシン

(SVM) という機械学習の手法により、赤方偏移の値 z > 5 となる高赤方偏移のガンマ線バースト (High-z

GRB) の候補を迅速に選定できるようにすることを目標としている。この手法で、高い信頼度で High-z GRB

の候補の選定ができるようになれば、High-z GRB の可視光残光が明るいうちにすばる望遠鏡等の大型光学

望遠鏡観測が可能となる。これにより、High-z GRB の残光の早期観測が可能となることで大型光学望遠鏡

への迅速な利用申請及びそれを用いた初期宇宙の環境を探るための良質なサンプルを数多く得られることが期

待できる。Swift によって 2015 年 11 月時点までに観測された GRB の中で、赤方偏移が決定された GRB

は 258 個あり、その中で High-z GRB の数は 9 個である。本研究では 9 個の High-z GRB から 1 個を選び

これを評価対象とし、残りの 257 個の GRB のデータで評価対象のデータを SVM を用いて評価し、High-z

GRB であると判別されるかを確認する。この過程を High-z GRB の数だけ行った結果、すべての High-z

GRB は z > 5 であると正しく判別されなかった。本論文では、この原因の究明と改善策の考案を報告する。

1 イントロダクション

ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst ; GRB) と

は、宇宙で最も光度が高い爆発現象であり、宇宙空

間のある方向からガンマ線が数ミリ秒から数 1000秒

降り続く現象である。ガンマ線放射後、GRBが発生

した位置で残光が観測できる。この残光からの放射

は、X線から電波の広いエネルギー帯域で観測され

る。大型望遠鏡では、この可視光の残光を観測、スペ

クトル化し、水素等の吸収線が実験室系で計測され

た値とどれだけずれているかを調べることで、GRB

がどの程度の距離で発生したかを示す赤方偏移の値

z を求めることができる。 GRB は z ～ 8 のものも

観測 (Tanvir et al. 2009) されており、この残光を

分光観測することは謎の多い初期宇宙の解明の一助

になると考えられている。しかし、GRB は突発現象

であることに加え、時間のべき乗で急激に減光して

しまうため、利用申請の必要な大型望遠鏡では観測

が難しい。そこで本研究では、赤方偏移の値が z >

5 の GRB を高赤方偏移領域 (High-z) GRB と定義

し、この High-z GRB の残光を大型望遠鏡を緊急利

用することで迅速に観測できるようにすることを大

きな目的としている。大型望遠鏡の緊急利用申請に

は、相応の強い根拠と説得力を要する。したがって、

この研究では Swift が GRB 検出から数時間以内に

得るデータで、High-z GRB と Low-z GRB (z < 5)

を明確に区別できるようにするためのアルゴリズム

の作成を目指す。

2 実験方法と結果

機械学習とは、明示的にプログラミングしなくて

もデータさえあれば簡単に扱えるコンピュータアル

ゴリズムの研究分野である。本研究で用いるサポー

トベクターマシン (SVM) は、正解例であるデータ

から判断基準を構築し、その判断基準を用いてクラ

ス分けしたいデータをクラス分類することができる。

この時、正解例であるデータを訓練データ、クラス分

けしたいデータを評価データと呼ぶ。本研究では訓

練及び評価データのサンプルとして、 Swift によっ

て 2015 年 11 月時点までに観測された Low-z GRB

249個、High-z GRB 9個、計 258 個の GRB を用

いる。

以下の表 1は、クラス分けをするために用いたパラ

メータを示しており、これらを特徴量と呼ぶ。表 1上

の特徴量は全て Swift GRB Table (https://swift.

gsfc.nasa.gov/archive/grb_table/) から得られ
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る。表 2 では、それぞれの特徴量と赤方偏移の相関

係数を表している。表 2 から分かるように赤方偏移

と強く相関がある特徴量はないが、本研究ではこの

データテーブルで得られる特徴量のみを SVM で用

いた場合、どの程度の精度で High-z GRB を判別で

きるかを試験した。実験は全部で 3 つ行なった。

表 1: High-z GRB の選定に用いる特徴量
特徴量 説明

T90 [s] Swift/BAT によるライト
カーブから得られる、バー
スト本体の継続時間の指標

Fluenece (15-150keV)
[erg/cm2]

Swift/BAT で観測される
単位面積あたりのエネル
ギー

1-sec peak photon flux
[/s]

Swift/BAT で検出したエ
ネルギーフラックスの最大
値

Photon index Swift/BAT によるスペク
トル曲線をべき関数でフィ
ッティングした際の指数

T90/1-sec peak photon
flux

T90 を明るさで規格化した
バースト本体の継続時間

Initial temporal index Swift/XRT による X線残
光が急速に減光するべき部
分における指数

Spectral index Swift/XRT によるスペク
トル曲線をべき関数でフィ
ッティングした際の指数

Column density [/cm2] Swift/XRT によるスペク
トルから得られる、GRB
の位置から観測されるまで
の水素原子の柱密度

表 2: それぞれの特徴量と赤方偏移に対する相関係数
特徴量 赤方偏移に対する相関係数

T90 [s] 0.14

Fluenece (15-150keV)
[erg/cm2]

-0.12

1-sec peak photon flux
[/s]

-0.16

Photon index -0.15

T90/1-sec peak photon
flux

-0.02

Initial temporal index -0.02

Spectral index -0.08

Column density [/cm2] 0.40

2.1 実験 1と結果

Swiftが新たに High-z GRBを検出した場合を想定

する。9 個ある High-z GRB から 1 個を評価データ

とし、残りの 8個の High-z GRBと 249個の Low-z

GRB を訓練データとし、SVM を用いて評価データ

を評価した。評価する High-z GRBを順番に変えて、

計 9 回行うことで、それぞれの High-z GRB が正

しく判別されるかを確認する。この訓練データが評

価データを High-z GRB と判定した場合、257 個の

GRBのデータからなる訓練データが実用化が可能と

なる。

しかしこの実験の結果、全ての High-z GRB は

257 個からなる訓練データでは Low-z GRB である

と誤判定された (表 3)。この結果の原因として、不

均衡データ問題が考えられる。不均衡データ問題と

は、訓練データを構成する 2 グループのデータの数

に多大な偏りが生じることで、評価データの判定に

も偏りが出ることである。今回、訓練データとした

GRBは、High-z GRBが 8個、 Low-z GRBが 249

個で構成されている。よって、それぞれのクラスの

数が大きく違い、不均衡データ問題が生じていると

考えられる。

表 3: 実験 1 の結果
評価ファイル内の High-z GRB SVM による判定

GRB050814 (z=5.30) Low-z GRB (誤判定)

GRB050904 (z=6.10) Low-z GRB (誤判定)

GRB060522 (z=5.11) Low-z GRB (誤判定)

GRB060927 (z=5.60) Low-z GRB (誤判定)

GRB080913 (z=6.44) Low-z GRB (誤判定)

GRB090423 (z=8.00) Low-z GRB (誤判定)

GRB130606A (z=5.91) Low-z GRB (誤判定)

GRB140304A (z=5.28) Low-z GRB (誤判定)

GRB140515A (z=6.32) Low-z GRB (誤判定)

2.2 実験 2 と結果

実験 2 では、訓練データとして用いる 2 グルー

プのデータの数を均衡にする。具体的には、High-z

GRB と Low-z GRB からそれぞれ同じ数をランダ

ムに選定し訓練データとして利用し、残りの GRB

を全て評価する。できるだけ多くの High-z GRB を

訓練データ、そして評価データとするため、 High-z
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GRB の 5 個を訓練データにし、4 個を評価データ

にする。つまり、訓練データとして High-z GRB を

5 個、Low-z GRB を 5 個、それぞれランダムに選

び、残りを評価する (表 4)。このプロセスを 100 回

行い、評価データである 4 個の High-z GRB の評価

と、244 個の Low-z GRB の評価で誤判定した数と

その回数を測定し、それぞれの結果を図 1、図 2に

示した。

これらのグラフは累積グラフであり、横軸がそれ

ぞれの評価で許容した誤判定の数、縦軸が 100 回中

何回あてはまるか、を示している。縦軸のラベルは、

簡単に正解率と呼ぶこととする。横軸は判別精度に

なおすこともでき、本論文では正解率が 100 %になっ

た時の横軸の値から判別精度を求めている。

例えば図 1 を用いた場合、横軸 4 の時に正解率が

100 %に達している。この時、High-z GRB の評価

で 4 個中 4 個まで誤判定を許容した場合を示す。つ

まり、4 個中 0 個以上正しいので、判別精度に変換

すると 0 %と示すことができる。

評価データとした 244 個の Low-z GRB の評価

(図 2)を見ると、244 個の Low-z GRB の中で 220

個まで誤判定を許容した時、正解率が 100 %に達す

ることが理解できる。すなわち、244 個中 24 個以上

が正しい場合であり、判別精度は約 10 %である。

実験 2 の結論として、5 個のHigh-z GRB と 5 個

の Low-z GRB で構成された訓練データでは、その

れぞれの評価で正解率が 100 %に到達した時の判別

精度が悪く、実用的でないことが理解できる。

この原因の理由として、訓練データとする GRBの

数が極端に少ないことにより、High-z GRBと Low-

z GRB を判別するための基準が不正確であったこと

が考えられる。

表 4: 実験 2 における、訓練データ及び評価データ

としたそれぞれの GRB の数
High-z GRB Low-z GRB

訓練データ 5 5

評価データ 4 244
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図 1: 4 個の High-z GRB (z > 5) の評価で許容した

誤判定の数と正解率
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図 2: 244 個の Low-z GRB (z < 5) の評価で許容し

た誤判定の数と正解率

2.3 実験 3 と結果

訓練データの数をより多くするために、高赤方偏

移とする z の閾値を下げ、 z > 3 と定義する。した

がって、High-z GRBは全部で 56個に、Low-z GRB

は 202 個になる。そこで、50 個の High-z GRB と

50 個の Low-z GRB を訓練データとし、残りを評価

する (表 5)。実験の流れは実験 2 と同様である。

表 5: 実験 3 における、訓練データ及び評価データ

としたそれぞれの GRB の数
High-z GRB Low-z GRB

訓練データ 50 50

評価データ 6 202

実験 3 の結果は実験 2 と同様に、評価データとし

た 6 個の High-z GRB の評価の結果と、152 個の

Low-z GRBの評価の結果を累積グラフにまとめ、そ
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れぞれを図 3 と図 4 に示す。

まず、評価データである 6 個の High-z GRB の評

価 (図 3) を見る。6 個の High-z GRB の中で 6 個

まで誤判定を許容した時、正解率が 100 %に達する

ことが理解できる。すなわち、6 個中 0 個以上が正

しい場合であり、判別精度は約 0 %である。

次に、評価データである 152 個の Low-z GRB の

評価 (図 4) を見ると、152 個の Low-z GRB の中で

100 個まで誤判定を許容した時、正解率は 100 %に

達する。つまり、152 個中 52 個以上が正しい場合で

あり、判別精度は約 34 %である。

実験 2 の結果と比較すると、High-z GRB の評価

では判別精度は同じであり、Low-z GRBの評価では

判別精度は良くなった。この結果から、まだ実用的

ではないことが理解できる。
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図 3: 6 個の High-z GRB (z > 3) の評価で許容した

誤判定の数と正解率
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図 4: 152 個の Low-z GRB (z < 3) の評価で許容し

た誤判定の数と正解率

3 まとめ

実験 1 では、本番を想定して 1 個の High-z GRB

を 残りの 257 個の GRB データで評価した。これ

を High-z GRB を入れ替えて、計 9 回行ったが、す

べての High-z GRB は SVM によって正しく判定さ

れなかった。実験 2 では、訓練データとした High-z

GRB と Low-z GRB の数を平等に 5 個ずつにした。

実験 3 では High-z とする閾値を 3 に下げて、訓練

データとした High-z GRB と Low-z GRB の数を平

等に 50 個ずつにしたが、どちらも実用できる程の

判別精度はなかった (表 6)。

表 6: 実験結果
High-z GRBの評価にお
ける判別精度 [%]

Low-z GRB の評価にお
ける判別精度 [%]

実験 2 0 10

実験 3 0 34

4 考察と課題

これらの実験結果から、Swift GRB Table のデー

タを特徴量として用い、訓練データ内の 2つのグルー

プの GRB の数が均等であり、数を 10 個から 100

個としても、判別の精度が大きく改善することはな

かった。課題として、赤方偏移により相関があるで

あろう特徴量を選定することを考えている。例えば、

Amati relation (Amati et al. 2002) から、Epeak と

BAT のデータから得られる光子の全エネルギーのみ

を特徴量として判別精度がどのように変化するかを

確認することを次の課題としている。

参考文献
T. N. Ukwatta et al. 2009, GAMMA-RAY BURST:

Sixth Huntsville Symposium. AIP Conference Proceed-
ings, Volume 1133, pp. 437-439
https://arxiv.org/abs/0901.2928

Swift GRB Table
https://swift.gsfc.nasa.gov/archive/grb_table/

本研究で用いた SVM のライブラリである LIBSVM の
サポートページ
https://www.csie.ntu.edu.tw/cjlin/libsvm/

Tanvir et al. 2009, Nature, V461, Issue 7268,
pp.1254-1257
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W50とSS433ジェットの相互作用領域の磁場観測研究

酒見 はる香 (九州大学 宇宙物理理論研究室)

Abstract

我々は系内 X線連星 SS433のジェットに着目して研究を行っている。SS433は電波星雲W50の中心に存在

しており、SS433 ジェットがW50 の形態に影響を与えていることは推測されているが、その詳細は明らか

になっていない。SS433/W50系は比較的近くに存在するために、その詳細な構造を観測することが可能で

あり、電波や X線による多数の観測によって、らせん状のジェットが東西に噴出していることが知られてい

る。しかし、ジェットの先端領域であるW50東端に注目した研究はこれまでほとんど行われておらず、特に

磁場構造については明らかになっていない。磁場は、ジェットの加速やジェット形状などに影響を与える因子

であるため、その観測的な情報を得ることが重要である。

そこで我々は Australia Telescope Compact Array (ATCA)で観測した 1.4 – 3 GHzの広帯域・多周波数

のデータを用いて、W50東端領域の偏波解析を行った。その結果としてW50東端領域の intrinsicな磁場構

造を明らかにした。

1 Introduction

宇宙ジェットは銀河系内外を問わず多く観測され

ている高エネルギー現象である。活動銀河核から噴

出されるAGNジェットやX線連星ジェット、原始星

ジェットなどの種類があり、その規模も様々である。

中でもAGNジェットは巨大質量ブラックホールから

相対論的速度で噴出される大規模なジェットで、数百

kpcの距離にわたって宇宙空間に伸びている。ジェッ

トにより形成される衝撃波による圧縮のために、高

エネルギー宇宙線の加速サイトの候補として注目さ

れている。また、銀河間物質の攪拌の生成にも寄与

している。このようなことから、AGNジェットを研

究することは、宇宙進化を明らかにする上で大変重

要である。しかし、AGNジェットは距離や望遠鏡の

分解能の問題で、観測研究を行うのが難しい。そこで

我々は系内X線連星ジェットを観測し、明らかになっ

た物理的性質をAGNジェットに応用することを目指

している。特に、ジェットの形成・収束に影響を及ぼ

していると考えられる磁場の情報をもとに、ジェット

先端領域の構造や性質を明らかにすることを試みて

いる。

系内X線連星ジェットのうち、我々はマイクロクエー

サー SS433に着目している。SS433は星雲W50の中

心付近に存在して東西にジェットを噴出しているが、

W50の形態にどのような影響を及ぼしているかは未

解明である。SS433のジェット噴出領域、すなわちX

線連星系に近い領域の観測はこれまでにも多く行わ

れてきた。しかし、ジェット先端領域であるW50の

東西の先端の観測例は少なく、その詳細な構造を明ら

かにしているのは、電波観測ではW50全体を観測し

た２例のみである (Dubner et al. 1998; Farnes et al.

2017)。そこで我々は Australia Telescope Compact

Array (ATCA)を用いて 1.4 – 3 GHzで観測された

W50の東端領域の解析を行った。特にジェット先端

領域の詳細な磁場構造を明らかにするために、偏波

解析を行った。

2 Polarization

磁場構造を観測的に明らかにする上で重要なのが

偏波である。偏波とは、放射される電磁波の電場の

振動面が偏った状態のことである。偏波には３つの

種類がある。電波源から放射が伝搬してくる方向に

対し垂直な二つの方向に電場を分解した際、それら

の振幅が等しく位相差が±90◦の場合を円偏波、振幅

が等しく位相差が 0◦ あるいは 180◦ である場合を直

線偏波、それ以外の場合を楕円偏波という。天体か

らの放射の偏波特性を記述するパラメータをストー
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クスパラメータといい、放射の全強度を表す I、直線

偏波成分を表す Q、U、円偏波成分を表す Vの４つ

の成分が存在する。ただし今回円偏波成分の Vは非

常に小さく無視できると考える。これらのパラメー

タを用いて重要な測定量を表す。まず直線偏波強度

は Q、Uを用いて

P =
√

Q2 + U2 (1)

と表される。また、一般に放射が 100%偏波している

ということはないため、全強度に対する偏波強度の

割合である偏波率を、

m =

√
Q2 + U2

I
(2)

と表す。さらに、直線偏波面が北銀極方向からどの

程度傾いているかを表す偏波角は、

χ =
1

2
arctan

U

Q
(3)

と表される。

偏波を起こす放射の一例として、シンクロトロン放

射が挙げられる。シンクロトロン放射は高速荷電粒

子が磁場によって制動される際に発する電磁波であ

る。このとき、磁場の向きと偏波の向きが垂直であ

るというのが、重要な特徴である。すなわち、偏波

角 χがわかれば、必然的に磁場の方向もわかるとい

うことである。

3 Observation Data

W50東端領域、すなわち SS433ジェット先端領域

の磁場構造を明らかにするために、我々は偏波解析

を行った。観測は ATCAで 2013年の 7月から 9月

にかけて行われた (Farnes et al. 2017)。観測に採

用された The Compact Array Broadband Backend

systemでは、2.1 GHzを中心として 2GHzの同時帯

域、2048のチャンネル数を取ることができる。ただ

し、電波周波数障害の影響を考慮して、1.4 GHzよ

りも低い周波数のデータは解析に用いていない。

4 Analysis

偏波解析を行う上で問題となるのがファラデー回

転である。これは、天体からの放射が観測されるま

での間に存在する磁気流体の影響で、偏波面が観測

する波長の２乗に比例して回転するという現象であ

り、回転の度合いを表すRotation Measure (RM)を

用いて

χ = RM × λ2 + χ0 (4)

と表される。ここで χ0はファラデー回転を受けてい

ない、天体における intrinsicな偏波角である。また、

左右偏波の位相差の伝搬を考慮すると、RMは

RM = 0.81

∫
neB//dl (5)

と定義され、neは電子数密度、B//は視線方向磁場、

l は距離である。すなわち、各周波数で得られる偏

波角は、天体における intrinsicな偏波角ではないと

いうことである。intrinsicな偏波角を得るためには、

W50東端領域をビームサイズ程度の領域で分け、各

領域内で各周波数での偏波角を求め、λ2−χのプロッ

トに対して最小２乗法で直線近似をする必要がある。

その結果、波長ゼロにおける偏波角が intrinsicな偏

波角だと考えられる。また、intrinsicな偏波角に π
2

を足したものが、天体における intrinsicな磁場の向

きである。ただしこの近似で求められる直線の傾き、

すなわち観測結果の解析から得られる RMと (5)式

の RMは、放射源と観測値との間の分布が一様であ

る場合にのみ一致する。これらの違いを明確にする

ために、(5)式によって理論的に定義される RMを

Faraday depthと呼ぶ。

以上の操作により intrinsicな偏波角が求められる

のであるが、近似を行うに際して一つ問題が生じる。

偏波角はその式の性質上、−π
2 から +π

2 の範囲でし

か求められない。例えばRMの値が正で、λ2が大き

くなるにつれて偏波角が大きくなるような状況を考

える。ある点で、偏波角が+π
2 を αだけ超えたとき、

結果は−π
2+αと出力される。これでは直線近似をす

ることができない。そこで、λ2−χのプロットを作成

し、明らかに偏波角が +π
2 を超えて出力値が下がっ

てしまっているところには π、2π、・・・を足すという

補正を行った。
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図 1: intrinsicな磁場ベクトルのマップ。等高線は 3

GHzの全強度。ただしベクトルの長さは磁場の強さ

を表していない。

5 Results / Discussion

図１はW50東端の intrinsicな磁場の構造を示して

おり、SS433ジェットはこの領域まで到達していると

考えられている (Sakemi et al. submitted to PASJ)。

図１ではRA:19h16m0sの辺りに、南北にわたって強

度の高い領域が確認できる。この構造がジェットの

先端より少し内側に形成されるターミナルショック

であるということは、これまでにも指摘されている。

図１からも磁場ベクトルがこの構造に平行に沿って

いる様子が確認できるため、ショックが形成されてい

ると推測される。また、東端表面でも同様に磁場ベ

クトルが等高線に平行に沿っている。このことから、

ジェットの先端に形成されるバウショックが存在する

ことが明らかになった。

図２はRMのマップである。注目すべき点は、ター

ミナルショックの南側で RMが極端に大きくなって

いることである。ターミナルショックの中央部から

北部にかけては、RMの値は数十 rad/m2であるが、

南部では約 300 rad/m2 と値が大きく異なる。

今回の解析ではW50東端領域をビームサイズ程度

の領域で分け、各領域に対して λ2 −χのプロットを

作成し、直線近似をするという解析を行った。しか

し幾つかの領域で、この直線近似が成り立たないと
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図 2: RMマップ。等高線は 3 GHzの全強度。

いうことが判明した。このような現象は、観測結果

の解析から得られるRMと理論的に定義されるRM、

すなわちFaraday depthが一致しない場合に起こる。

より詳細には、Faraday depthの大きさが異なる複

数の構造が視線上、あるいはビームエリア内に存在

し、それぞれが異なる周波数でよく放射をしている

場合に起こる現象である。そこで直線近似が成り立た

ない領域で、λ2に伴う偏波強度の変動を調べた。通

常は波長が大きくなるに従って偏波強度が減少する

のであるが、直線近似が成り立たない領域では、2.1

GHz付近で偏波強度がピークを持つことが明らかに

なった。この構造の影響で、直線近似が成り立たな

かったものと思われる。

6 Conclusion

本研究では、SS433ジェットが到達していると考え

られるW50東端の偏波解析を行い、本集録ではその

結果のうち、intrinsicな磁場の分布・RMの分布を

紹介した。それ以外の結果については Sakemi et al.

(submitted)で詳細に述べている。今後は、数値計算

との比較や他の手法を用いた偏波解析、より高分解

な追観測などを行う。
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Radio afterglow of binary neutron star merger

林　浩翔 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

Binary neutron star mergers are one of the most promising targets of gravitational-wave detection.

In addition to producing strong gravitational waves, they can also launch subrelativistic and mildly

relativistic outflow accompanied with electromagnetic signals. Nakar & Piran (2011) predict robust radio

flares generated during free expansion and deceleration phase of the ejecta. The interaction of ejecta with

the the interstellar medium will generate blast waves, in which the amplified magnetic field accelerates

electrons to emit synchrotron radiation. Although such radio signals have been studied subsequently

with numerical simulation (e.g. Piran et al. 2013; Hotokezaka & Piran 2015), the calculations are based

on some simplified treatments without detailed modeling of the blast wave dynamics.

Following this scenario, we aim to calculate a precise radio light curve from ejecta with quantitative

modeling of the blast wave injections. We are utilizing numerical simulation results to determine the

density and velocity distribution of ejecta, with which we calculate the evolution of blast wave as well

as its radio emission.

1 Introduction

Binary neutron star (BNS) mergers are one of

the most promising targets of gravitational-wave

(GW) detectors such as Advanced LIGO, Advanced

Virgo, and KAGRA. Detection of an electromag-

netic (EM) counterpart will increase the detection

confidence of GW detection, help localize the source

and identify its host galaxy and redshift, and also

provide invaluable information on the physics of the

merger process and merger rates. A thorough study

of the expected EM signals is thus essential for the

follow-up of GW detection.

BNS mergers have been recognized as the pos-

sible progenitors of short gamma-ray bursts (short

GRBs), and short GRBs and their afterglows are

one of the most promising EM counterparts of

GW events. However, GRBs and their early af-

terglows are believed to be highly beamed with a

half-opening angle θj ≃ 10◦. This results in low

probability to detect a short GRB in coincidence

with the GW signal. In addition to the short GRB

beamed emission, quasi-isotropic EM signals are

also expected in later stages, such as kilonovae (or

macronovae) powered by radioactive decay of the

heavy elements nucleosynthesis in the ejecta.

Recently Nakar & Piran (2011) predicts another

robust radio signals that can last up to years. The

interaction between the mildly relativistic ejecta

and interstellar medium (ISM) will generate a blast

wave, and in the shocked region the accelerated elec-

trons can emit synchrotron emission that peaks in

the radio band. This scenario is subsequently stud-

ied with numerical simulations, based on some sim-

plified treatment of the blast wave evolution (e.g.

Piran et al. 2013; Hotokezaka & Piran 2015).

The motivation of this work is to calculate a most

precise early radio light curve as possible, combined

with numerical simulation results taken from Kiuchi

et al. (2014). We describe the theory for modeling

the blast wave evolution in Section 2, and the radio

light curves as results of calculation are shown in

Section 3.
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2 Theory

2.1 Blast wave with a single injection

Consider one single, spherical ejecta outflow of

mass M , moving radially outwards with a bulk

Lorentz factor Γ, is injected into the interstellar

medium (ISM). The already swept-up ISM mass is

denoted as m, the comoving thermal energy in the

blast wave is denoted as U . In the observer frame,

energy-momentum conservation yields

d
[
Γ(M +m+ U/c2)

]
= dm+ ΓdUrad/c

2 (1)

d
[√

Γ2 − 1(M +m+ U/c2)
]
=

√
Γ2 − 1dUrad/c

2

(2)

Here c is the speed of light, dUrad < 0 is the energy

loss by radiation in the comoving frame,

dUrad = −Pdt′ (3)

where P is the invariant radiation power, the co-

moving time dt′ is related to observer time t by

dt′ = dt/Γ. Elimination of dU and dΓ respectively

from (8)(9) then yield two differential equations

dΓ

dm
= − Γ2 − 1

M +m+ U/c2
(4)

dU = (Γ− 1)dmc2 − Pdt/Γ (5)

The swept-up rate of ISM with particles of average

mass mp and density n is

dm = 4πr2nmpdr (6)

The motion of the shell is

dr = (1− Γ−2)1/2cdt (7)

(4)(5)(6)(7) are the basic equations that determine

blast wave evolution with one single injection.

2.2 Extensions to multiple injections

case

When another cold ejecta of mass Mi with

Lorentz factor Γi (in observer’s frame) is injected

into the blast wave, the jumps in ∆Γ is given by

the energy conservation

ΓiMi + Γ(M +m+ U/c2) (8)

= (Γ +∆Γ)(M +Mi +m+ U/c2 +∆U/c2)√
Γ2
i − 1Mi +

√
Γ2 − 1(M +m+ U/c2) (9)

=
√
(Γ + ∆Γ)2 − 1(M +Mi +m+ U/c2 +∆U/c2)

Define the injection parameter ζ = Mi/(M +m +

U/c2), the exact solution to (8)(9) is

∆Γ =
Γ + Γiζ√

1 + 2ΓiΓ(1− βiβ)ζ + ζ2
− Γ (10)

∆U/c2

M +m+ U/c2
(11)

=
√
1 + 2ΓiΓ(1− βiβ)ζ + ζ2 − ζ − 1

To sum up, given the radiation power P , together

there are four differential equations of four variables

Γ U , m and r as functions of t,

Γ̇ = − Γ2 − 1

M +m+ U/c2
ṁ (12)

U̇ = (Γ− 1)ṁc2 − P/Γ (13)

ṁ = 4πr2nmpṙ (14)

ṙ = (1− Γ−2)1/2c (15)

Given the radius ri and velocity βi of the ith follow-

up ejecta at t = 0, its injection time ti is determined

by (numerically) solving the catch-up equation

r(ti)− ri = βicti (16)

where r(t) is the radius of the forward shock shell.

When the injection happens, i.e. t = ti, apply the

change by (10)(11)

Γ → Γ +∆Γ (17)

U → U +∆U (18)

M → M +Mi (19)

r → r (20)

then continue the calculation by (12)(13)(14)(15).
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2.3 Radiation power

The radiation power estimated by synchrotron

emission by the electrons.

P =

∫
Psyn(γe)

dNe

dγe
dγe (21)

where Psyn(γe) is the radiation power by a single

electron,

Psyn(γe) =
4

3
σTc

(
B2

8π

)
(γ2

e − 1) (22)

dNe

dγe
is the electron energy distribution, and the inte-

gral is done over all possible electron Lorentz factor

γe.

To estimate the magnetic field B, define ϵB as

the ratio of magnetic field energy density to the

thermal energy density ϵB =
(
B2/8π

)
/
(
ρc2εth

)
.

where ρ and εth is the comoving density and specific

thermal energy of the shocked region. The density

is determined via shock jump condition (Blandford

& McKee 1976)

ρ =
m

4
3πr

3/χ
= χnmp (23)

where χ is the volume compression ratio, χ = (γ̂Γ+

1)/(γ̂ − 1) ≃ 4 (with adiabatic index γ̂ = 5/3, note

that Γ ≃ 1 generally does not affect this ratio).

Specific thermal energy εth is given by

εth =
U/c2

M +m
. (24)

The magnetic field is given as

B =
(
8πϵBχnmpc

2εth
)1/2

(25)

Assuming electrons have developed a power-law

energy distribution in the shock dNe(γe)
dγe

∝ γ−p
e .

Define ϵe as the fraction of thermal energy that

goes into electron random motions, the minimum

Lorentz factor is given by

γm =
p− 2

p− 1

mp

me
ϵeεth + 1 (26)

while the maximum Lorentz factor γM is deter-

mined by equating the acceleration timescale to the

synchrotron cooling timescale.

2.4 Synchrotron spectrum

The synchrotron spectrum is given by (e.g. ?)

Fν(T ) =
1

4πd2

∫ 1

−1

1

Γ3(1− βµ)3
Pν′(t)2πdµ (27)

where µ = cosΘ, Θ the angle between velocity

of the emitting matter and the observer’s line of

sight; T is the arrival time of the photon emitted

at (observer-frame) time t and position r, related

by T = t − rµ/c; comoving frequency ν′ is related

to observed frequency ν by ν′ = νΓ(1 − βµ). The

power spectrum emitted by the electrons is

Pν′ =

√
3

4π

e3B

mec2

∫ γM

γm

F

(
ν′

ν′c(γe)

)
dNe

dγe
dγe (28)

where ν′c = γ2
eeB/(mec), F (x) ≡

∫∞
x

xK5/3(x)dx

and K5/3(x) is the modified Bessel function of order

5/3. The self-absorption frequency νa is estimated

by setting the optical depth along the line of sight

to be 1

α′
ν′
a
δr′ = 1 (29)

where δr′ is the thickness of the line-of-sight emis-

sion region estimated by δr′ ≃ (M + m)/(4πr2ρ).

and α′
ν′ is the self-absorption coefficient

α′
ν′ =

(p+ 2)

8πmeν′2

∫ γM

γm

√
3
e3B

mec2
F

(
ν′

ν′c(γe)

)
dne

dγe

dγe
γe
(30)

Once ν′a are known, the absorbed synchrotron spec-

trum Fν can be completely determined (see e.g. Pi-

ran et al. 2013).

3 Results

We determine the ejecta mass and velocity distri-

bution from high-resolution magnetohydrodynam-

ics simulations of BNS mergers in numerical rela-

tivity on the Japanese supercomputer K (Kiuchi et

al. 2014). The neutron stars are set to have equal

mass of 1.35 M⊙. A snapshot of the ejecta profile

about 6 ms after merger is shown in 図 1.
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図 1: The profile of the ejecta density (logarithem

scale in g/cm−3) and velocity (in c) in the x-z (km)

plane, about 6 ms after the merger of two 1.35 M⊙

neutron star. It is clearly seen that the ejecta is

rapidly expanding, with sub-relativistic speed up

to 0.7c.

The mass of the ejecta is sliced into distinct com-

ponents Mi according to their velocities, for each

components we calculate their average velocities βi

(β0 > β1 > ...). The component with highest av-

erage velocity (M0, β0) is set to be the first ejecta

that propagates into the medium and creates a blast

wave, and the other components are subsequently

injected into the blast wave as the first ejecta decel-

erates by sweeping-up ejecta. Applying the model

from section 2, we set p = 2.5, ϵB = ϵe = 0.1,

the radio light curves with different ISM density

n = 0.1, 1 cm−3 as results of calculation are shown

in 図 2.
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図 2: Radio light curves in three radio band

150 MHz, 1.4 GHz and 6 GHz with n = 1 cm−3

(upper) and n = 0.1 cm−3 (lower). The upper-limit

constraints given by non-detection of radio emission

of short GRBs are shown with down arrow.
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Failed Supernovaにおけるニュートリノ振動
財前 真理 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

Failed Supernovaは衝撃波が外へ抜けられずに押しつぶされてそのまま中心でブラックホールを生成するも
のであり、普通の超新星爆発とは異なる特徴を持ったニュートリノが放出されることになる。電磁波を頼れ
ない高温高密度条件下での状態方程式やブラックホール形成理論を知る上ではこの大量に放出されるニュー
トリノが鍵となる。Super-Kamiokandeなどの現在稼働している検出器なら近くのイベントに対してスペク
トルが得られると推定されているが、それらはニュートリノ振動による影響を受けているため全貌を把握す
るにはニュートリノ振動の詳細な理解が必要である。
星内部でのニュートリノ振動は真空振動、物質振動 (MSW効果)、そして集団振動 (νν 相互作用)の 3つが
存在する。最後の集団振動は超新星中心部の超高密度ニュートリノ同士の衝突による非線型効果であり、観
測がなされていないため未だにわかっていないことが多い。本研究では 40M⊙ の親星への 1次元シミュレー
ションで得られた複数の時間帯での密度分布と初期スペクトルに対してこれらの振動効果を計算した。中性
子化バーストが起きている時間帯では集団振動の効果は見られないものの、これが落ちついた後期の時間帯
では同じような影響が見られることがわかった。最後に検出数を見積もってみると、50 kpcの地点でも十分
な数が受かると想定できることもわかった。

1 Introduction

ニュートリノは光と違ってその透過性の高さから
星の中心部で起きている現象を把握するのに適して
いると考えられている。例えば超新星の中心部では
原子核密度に到達した領域が存在し、それを利用して
核物理の状態方程式を知る手段として重力波と並ん
で非常に重要視されている。特に Failed Supernova

では質量が大きすぎるせいで重力崩壊に伴う降着に
よって衝撃波が押しつぶされ爆発できない現象が起
きる。このとき中心部では原子核密度を超えても原
始中性子星へ質量降着が続くために途中でブラック
ホールへと潰れると考えられている。それ故に中心
温度は上昇し続けるので、ブラックホールの事象の地
平線がニュートリノ球を飲み込むまで高エネルギーで
高ルミノシティのニュートリノが放出される。従っ
てニュートリノ観測によって得られる情報はブラッ
クホール形成理論を理解する助けになると考えられ
ている。
ニュートリノ振動には真空振動と物質振動そして集
団振動の 3種類が存在しているが、前 2つに関しては
線型解析が可能であるためこれによる振動効果を加

えることは簡単にできる。そのため元素合成計算や
ニュートリノ検出などを考える際にはよく考慮され
てきた。しかし最後の集団振動はニュートリノ同士
の運動量交換が原因の非線型効果を示すものなので
解析解が存せず、また計算自体も複雑であるために
今まであまり考慮に入れられることが無かった。そ
こで本研究ではこの 3種類の振動すべてを考慮に入
れて計算することでより現実的な結果を得ることを
目指す。

2 Methods

2.1 Neutrino oscillations

本研究では 3種類それぞれのニュートリノ振動の
ハミルトニアン (Dasgupta et al. (2008))を用いて
存在確率の時間進化を計算してやることが目標にな
る。真空振動のハミルトニアンは

Hvac(E) = U
diag(m2

1,m
2
2,m

2
3)

2E
U†
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νe

νµ

ντ

 = U(θ12, θ23, θ13)

ν1

ν2

ν3


と表される。ここで行列 U は MNS 行列と呼
ばれるもので、弱い相互作用の固有状態 (e, µ, τ)

と質量固有状態 (1, 2, 3) の間を繋ぐ変換行列で
ある。それぞれの質量 mi が異なる値を持つこ
とによって固有状態の間で位相のずれが生じて
くるためフレーバー間の振動が起きる。今回ニ
ュートリノのパラメータは質量差 (∆m12 =

7.37× 10−5 eV2,∆m13 = 2.5× 10−3 eV2)と混合角
(sin2 θ12 = 0.297, sin2 θ13 = 0.0218)として Particle

Data Group 2016のものを使用している。また CP

位相はゼロとしている。
次に物質振動のハミルトニアンは

Hmat =
√
2GF ne−(r, t) diag(1, 0, 0)

である。これはニュートリノの背景に存在する電子
密度からポテンシャルを受けて質量固有状態の有効
質量が変化するというもので、(反)電子ニュートリ
ノのみが電子と荷電カレント反応を起こすことがで
きることに起因している。これは電子密度で決まる
H, L resonanceと呼ばれる 2箇所領域を通過する際
に全エネルギーでスペクトルが入れ替わるような効
果を及ぼす。これはニュートリノの質量階層が順階
層性なのか逆階層性なのかで H resonanceでの振る
舞いが変わる。NHならニュートリノが、IHなら反
ニュートリノが変化を起こす。
最後に集団振動だがこれが非線型で複雑であり

Hνν(p, r, t) =
√
2GF

∫
d3q

(2π)3
(1− cos θpq)

× {nν(q, r, t)ρ(q, r, t)− nν(q, r, t)ρ(q, r, t)}

と書かれる。ここで ρ, ρ̄ はそれぞれニュートリノ
と反ニュートリノの密度行列である。物質振動とは
違ってこちらはニュートリノ同士の相互作用である
ので非線型効果になっており、相互作用としてお互
いの角度やエネルギーを考慮しなければならないの
で運動量で積分する必要がある。この運動量積分に
おいて今回は single-angleと呼ばれる角度に対する
近似を用いて計算を行ってある。

集団振動には密度行列が含まれているので、
Schrödinger方程式ではなく von Neumann方程式

i
∂

∂t
ρ = [Hvac +Hmat +Hνν , ρ]

で時間発展を解く。ニュートリノは質量がほぼゼロ
であるので光速で運動すると仮定でき、そうするこ
とで中心からの時間発展をそのまま星の動径半径で
の位置の変化に読み替えることができる。このまま
3 × 3の複素行列を解いてもいいが、ここでは Gell-

Mann行列と単位行列を用いてそれぞれの行列を線
型分解し、その結合係数の 8次元ベクトルの形にな
おしてやる。結局解くべき方程式形としては

i
d

dt
P = [+ωB + λL+ µD]× P

i
d

dt
P̄ = [−ωB + λL+ µD]× P̄

と書き換えられることになる。ベクトルP の元は密
度行列なのでこれを解くことによってフレーバーの
存在確率へ変換することができる。

2.2 Models

今回使用した超新星のモデルは Sumiyoshi et al.

(2007)の親星がWW95の 40M⊙ のもので、状態方
程式としてはLS220を用いて爆発計算を行ってある。
このモデルではコアバウンス後約 0.8 secで中心にBH

が生成されている。ニュートリノは光速で進むので
密度分布などの変化は静止しているものとしてみな
す。全部の時間帯に対して振動計算を行うのは難しい
ので、本研究ではコアバウンス後 30, 100, 600, 750ms

の時点でのモデルに対して計算を行ってある。

2.3 Detection

最後にこのスペクトルからニュートリノ検出器で
どれだけ検出できるか考えてみる。検出器としては
Super-Kamiokande(SK, 22.5 kt)を考える。SKでは
主に

ν̄e + p → n+ e+

とした逆ベータ崩壊反応 (IBD)に感度を強く持って
いる。これは陽子との散乱を考えているので、タン
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ク内の水に含まれる陽子数が多ければ多いほど検出
数が増えることになる。距離 dだけ離れた天体から
ニュートリノが放出されたとして陽子数 Np の検出
器でそれを受けることを想定すると、理想的には

dNν

dt
=

Np

4πd2

∫ ∞

Eth

N(E)σ(E) dE

だけの反電子ニュートリノが単位時間当たり検出され
ることになる。これはスペクトルに対して感度のあ
る反応の散乱断面積を掛けて積分したものである。計
算の際には SKのエネルギー閾値をEth = 4.79MeV

とし、散乱断面積は Strumia et al. (2003)のものを
用いてある。

3 Results and Discussions

ここでは具体例としてコアバウンス後 600msかつ
ニュートリノ質量が逆階層の場合での振動計算結果
を図 1と図 2に示す。 これらのスペクトルは集団振
動が十分に完了した位置 (ここでは r = 1500 km)ま
でニュートリノ振動を計算したときのもので、MSW

効果の resonance領域はまだ通過していない。
それぞれ電子フレーバーのニュートリノ (赤実線)に
注目してやる。まずは図 1の電子ニュートリノのス
ペクトルを見てやると、12MeVあたりで大きく入れ
替わっている様子がわかる。20 − 40MeVあたりの
電子ニュートリノが減ってしまった代わりに 50MeV
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図 1: 集団振動を受け終わった後のニュートリノスペ
クトル。

以上の高エネルギー成分が増えたことになる。この
ように特定のエネルギーを境にしてフレーバーが入
れ替わるのが集団振動の大きな特徴である。次に図
2の反電子ニュートリノを見てみると、5MeV付近
として電子ニュートリノの場合よりも小さいエネル
ギーを境にしてほとんど全てが変化していることが
わかる。特定エネルギーが多少違えどもこのような
変化が tpb = 100, 750msの他 2つの時間帯でも見ら
れた。それに対して tpb = 30msの中性子化バースト
が起きた時間帯ではこの集団振動の効果が見られな
かった。これは電子ニュートリノだけが他のフレー
バーと比べて過剰に存在したからである。
最後に検出される単位時間あたりの反電子ニュート
リノ数を見積もる。今回は地球までの距離を 50 kpc

として、LMCあたりでFailed Supernovaが発生した
と想定する。ニュートリノの質量階層性はまだ観測
実験で確定できていないので逆階層、順階層、振動な
しの 3パターンでどれくらい検出されるか計算し、結
果を表 1に示す。表 1を見ると時間経過に伴って検
出されるイベント数が増えていることがわかる。こ
れは平均エネルギーやルミノシティが上昇している
ことを意味している。また集団振動の効果が見られ
た tpb = 100, 600, 750msにおいては逆階層の場合と
順階層の場合での検出数が同じになっている。これ
は逆階層において、集団振動でほぼ全エネルギーの反
電子ニュートリノが入れ替わった後にMSW効果の
H resonanceで再び全エネルギーが入れ替わるという
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図 2: 集団振動を受けた終わった後の反ニュートリノ
スペクトル。
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ことが起きていたからである。すなわちH resonance

を過ぎた時点で反電子ニュートリノのスペクトルは初
期のものに戻っている。それに対して順階層では集
団振動の効果がほとんどみられず、更にH resonance

でのMSW効果は電子ニュートリノに対してなので
こちらの効果も見られない。すなわちこちらはほと
んど振動していない故に初期のスペクトルを示して
いたのである。最後に L resonanceは順階層でも逆
階層でも同じ振動を起こすため最終的に検出される
スペクトルはお互いほぼ等しく、検出数が一致した
ということになる。集団振動を考慮に入れたことで
逆階層での検出数が明らかに変化したことがわかる。
ただしこの結果が見られたのは反電子ニュートリノ
を見ていたからであり、電子ニュートリノを検出す
るとなるとこうならないので注意が必要である。
今は 50 kpcの地点を仮定していたが、フラックスは
距離の 2乗に反比例するのでもう少し近くであれば
もっと検出数が増えることになる。例えば銀河中心
の 10 kpcで起きれば、25倍で 1万個近く受かるこ
とになる。また今回は SKの場合で計算したが将来
的にHyper-Kamiokande(HK, 380 kt)が稼働すれば、
単純に陽子数が 380/22.5 = 16.9倍になるのでそれ
によっても更にニュートリノ検出数が大きく増える
ことになる。

4 Conclusion

本研究では集団振動を含めた 3種類のニュートリ
ノ振動を Failed Supernovaに対して計算を行った。
中性子化バーストを起こしている時間帯以外では、反
電子ニュートリノが集団振動によってほぼ全エネル

コアバウンス後の時刻 逆階層 順階層 振動なし
tpb = 30ms 155 62 23

tpb = 100ms 204 204 207

tpb = 600ms 582 582 622

tpb = 750ms 522 522 478

表 1: 50 kpcに位置する Failed Supernovaを想定し、
それぞれの時間帯において SKで検出されるニュー
トリノ数。

ギーでスペクトルが入れ替わることが分かった。
今回の計算では集団振動に対して single-angleとい
う近似を使用していた。これに対して運動量積分を
真面目にやったmulti-angleという近似を用いたり、
軸対称性を外していくとスペクトルの変化に違いが
出てくることが最近わかってきている (Mirizzi et al.,

2016)。現在は singleからmulti-angleへ切り替えて、
密度行列に角度方向の違いを残して計算している最
中である。
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Chakraborty, Riv. Nuovo Cim. 39, no. 1-2, 1

(2016)



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

超新星コアにおける流体力学不安定性の線形解析

杉浦　健一 (早稲田大学大学院　先進理工学研究科)

Abstract

超新星の爆発機構は未解明の部分が多く, 特に停滞衝撃波復活の機構は古くから議論されてきた. 衝撃波復

活の代表的な機構としてニュートリノ加熱機構が挙げられるが, 近年の数値計算の発展により多次元的な効

果に着目されるようになってきた. 例えば, 定在降着衝撃波不安定 (SASI) と呼ばれる流体力学的な不安定性

による衝撃波面の変形が爆発に寄与すると考えられている. 一方でニュートリノ加熱機構以外にも, 原始中性

子星 (PNS) の g-モード振動によって発生する音波の散逸によって爆発のエネルギーが供給されるという機

構も提唱されており, これは本質的に非球対称な現象である. 超新星コアにおける流体力学的不安定性の性質

を明らかにするため, 非球対称な物質降着に加えて PNS の振動による音波発生を摂動として考慮したモデル

を用いて, 停滞衝撃波の不安定性の線形解析を行った. 本研究を通して, PNS からの音波の発生が不安定性

を励起することが明らかになった.

1 Introduction

重力崩壊型超新星爆発は大質量星が最後に起こす

爆発現象である. 超新星爆発は星の重力崩壊後に形

成される衝撃波がコアを突き抜けることによって起

きると考えられているが, この衝撃波はニュートリノ

放出等によってエネルギーを失い, 一度停滞すること

が知られている. この停滞衝撃波の復活が超新星爆

発を起こすために必要だが, その機構について完全に

は解明されていない.

超新星爆発の後には, 中性子星もしくはブラック

ホールが形成されると考えられているが, 例えば中性

子星は強磁場を持っている, 高速回転している, 等の

特徴的な性質を持っており, その起源は未だ未解明の

部分が多い. 超新星の爆発機構を理解することは様々

な天体現象の理解にもつながる重要なことである.

衝撃波復活の代表的な機構として考えられている

のがニュートリノ加熱機構である. この機構は超新

星コアで生成されたニュートリノの一部が衝撃波面

下流の物質を加熱し衝撃波を復活させる機構である

が, 一次元数値計算では爆発が再現されなかった. と

ころが, 多次元の数値計算の発達により, 対流の影響

や, 流体力学的な不安定性による衝撃波面の変形が爆

発に寄与することが明らかにされつつあり, 後者は定

在降着衝撃波不安定 (SASI) と呼ばれている.

多次元的な効果は数値計算によって見つけられて

きた性質であるが, 定性的な性質を理解するためには

線形解析が有用である. Takahashi et al. (2016) で

は非球対称非定常な物質降着により誘引される SASI

の線形解析が行われ, 摂動を球面調和関数展開した時

の l = 1等の低次モードほど励起されやすいことが

明らかにされた.

しかし一方で, ニュートリノ加熱機構以外にも衝撃

波復活の機構が提唱されており, その一つが原始中性

子星 (PNS) の g-モード振動によって発生する音波

の散逸によって爆発のエネルギーが供給されるとい

う機構である (Burrows et al. 2006). ニュートリノ

加熱機構は, ニュートリノの反応率の低さのため非効

率な加熱機構である一方で, 音波のエネルギーは衝撃

波面下流の物質にほぼ全て散逸するため極めて効率

の良い加熱機構であると考えられている.

そこで本研究では, 非球対称な物質降着に加えて

PNSの振動による音波発生を同時に考慮したモデル

を用いて, 停滞衝撃波の不安定性の線形解析を行っ

た. 線形化した系の解析は, Laplace変換を用いて行

う. この手法の利点は, 偏微分方程式の初期値・境界

値問題を常微分方程式の境界値問題として扱うこと

ができ, かつ指数関数的に時間発展する不安定に対し

ても有用であることにある. 本研究を通して超新星

コアにおける不安定性の定性的な性質を明らかにす

ることを目的とする.
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2 Methods

2.1 基礎方程式とその線形化

本研究では, 停滞衝撃波の流体力学的不安定性の線

形解析を行う. 超新星コアにおける降着流の基礎方

程式は

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0, (1)

∂

∂t
(ρv) +∇ · (ρvv + pI) = −ρ

GM

r2
r

r
, (2)

dε

dt
+ p

d

dt

(
1

ρ

)
= q, (3)

∂

∂t
(nYe) +∇ · (nYev) = λ, (4)

と状態方程式で与えられる. ここで ρ, p, n, Ye, ε, v

は密度, 圧力, 粒子数密度, 電子混在度, 単位質量あ

たりの内部エネルギー, 速度である. M は PNSの

質量で定数であるとする. 状態方程式は Shen EoS

を用いた. q, λ は電子型ニュートリノと超新星物質

の間の反応の正味の放熱率, 正味の反応率で Bruenn

(1985) の定式化を用いた. これらの方程式について,

球対称定常流からの摂動を考える. 衝撃波上流は自

由落下流体とし, 衝撃波の上流, 下流の間の物理量の

関係は Rankine-Hugoniot 関係を用いる.

線形化にあたって, 系の摂動はスカラー量 δX(r, t)

, ベクトル量 δv(r, t) についてそれぞれ

δX =
∑
l,m

δX(l,m)(r, t)Yl,m(θ, ϕ) (5)

δv =
∑
lm

δv(l,m)
r (r, t)Ylm(θ, ϕ)r̂

+ δv
(l,m)
⊥ (r, t)

(
θ̂
∂Ylm

∂θ
+

ϕ̂

sin θ

∂Ylm

∂ϕ

)

+ δv
(l,m)
rot (r, t)

(
−ϕ̂

∂Ylm

∂θ
+

θ̂

sin θ

∂Ylm

∂ϕ

)
(6)

と球面調和関数を用いて展開する. ここで r̂, θ̂, ϕ̂は

極座標の基底ベクトルである. これらの表式を用い

ると, 線形化方程式はバックグラウンドが球対称であ

るために異なる (l,m) モードは互いに独立になるの

で, 添え字 (l,m)を省略して模式的に

∂y

∂r
= A(r)

∂y

∂t
+B(r)y (7)

とかける. ここで

y(r, t) =

(
δρ

ρ0
,
δvr
vr0

,
δv⊥
vr0

,
δε

ε0
,
δYe

Ye0
,
δvrot
vr0

)T

(8)

であり, 下付き添え字 0 は球対称定常流の値である

ことを表す. Rankine-Hugoniot 関係も同様に模式的

に以下のようにかける.

y(rsh, t) = R(rsh)z(rsh, t) +
∂

∂t

(
δrsh
rsh

)
c+

δrsh
rsh

d

(9)

ここで, rsh は衝撃波半径, z は衝撃波面直上での y

の値である. また, A, B, R, c, d, は全て球対称定常

流の物理量のみで書かれている. これらの成分の具

体的な表式は Takahashi et al. (2016) Appendix A

を参照されたい.

本研究では, 衝撃波上流での摂動 z(rsh, t)と, PNS

表面で発生する音波に関する境界条件

f(y(rν , t), t) = 0 (10)

を与えて, (7) を初期値・境界値問題として解き,

δrsh/rsh の時間発展を調べる. ここで rν は PNS表

面の半径である.

具体的には衝撃波直上の摂動 z としては

δρ

ρ0
= sin(ωupt) (11)

δvr
vr0

= −0.5 sin(ωupt) (12)

δε

ε0
= sin(ωupt) (13)

を与え, PNS表面での境界条件 f は

δp

vr0csρ0
+

δvr
vr0

= sin(ωPNS t) (14)

を課した. cs は PNS表面における音速である.

2.2 Laplace 変換

線形化方程式の解析には Laplace 変換を用いる.

t ∈ [0,∞) で定義された関数 f の Laplace 変換は以

下で定義される.

L[f ](s) :=
∫ ∞

0

f(t)e−stdt. (s ∈ C). (15)
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以下ではL[f ](s) = f∗(s)と書くことにする. Laplace

変換は, ある実数 K, α, t0 が存在して任意の t ≥ t0

について f(t) ≤ Keαt となる関数に対して可能で,

指数関数的に発展する系に対しても手法が有用な点

が大きな利点である.

(7) 及び (9), (14) に Laplace 変換を施すと模式

的に

dy∗

dr
(r, s) = (sA+B)y∗ −Ay0(r), (16)

y∗(rsh, s) = (sc+ d)
δr∗sh
rsh

+Rz∗(rsh, s), (17)

f∗(y∗(rν , s), s) = 0, (18)

のようになる. Laplace変換を施したことによって,

系は s をパラメーターとする常微分方程式の境界値

問題となり, 各 sに対して δr∗sh/rsh(s) を求める問題

になった.

3 Results

モデルの物理量は以下のように設定した. PNS質

量 M = 1.4M⊙, 質量降着率 Ṁ = 0.6M⊙/s, PNS表

面での密度 ρ = 1011g/cm3, 電子ニュートリノ, 反電

子ニュートリノの温度 Tνe = Tν̄e = 4.5MeV, 衝撃波

上流の電子混在度 Ye = 0.5, エントロピー S = 3kB

として, ニュートリノ光度をパラメーターとして変化

させた. また, ωPNS = 2π/3msとした. この周期は

Burrows et al.(2008)で数値計算によって見つかった

g-モード振動の周期である. 衝撃波上流の摂動の振

動数 ωup = 100s−1 とした.

衝撃波半径の時間変化を

δrsh
rsh

=
∑
i

aie
Ωiteiωit+ϕi (19)

と展開できるとすると

δr∗sh
rsh

=
∑
i

ai
eϕi

(s− Ωi)− iωi
(20)

とかける. よって, 衝撃波半径の成長率 Ωi, 振動数

ωi のモードは δr∗sh/rsh(s) の極として現れることが

わかる. 系が不安定で δrsh が指数関数的に発展する

のは, Ωi ≥ 0 の時であり, したがって δr∗sh/rsh(s) の

極で実部が正のものが現れるときである.
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図 1: ニュートリノ光度を変化させたときの成長率の

変化 (上図)と振動数の変化 (下図). 実線が (14) を

境界条件として課したとき, 点線が δvr = 0 を課し

たときの極を表す.

g-モード振動は双極的に音波を放出することが知

られているので, ここでは球面調和関数の l = 1 の場

合の結果のみを示す. 図 1 は光度を変化させた時の

最も主要な極の位置の変化を表したものである. 点

線はTakahashi et al.(2016)での結果で, PNS表面で

δvr = 0 とした時の極の変化, 実線が PNS表面の境

界条件が (14)で与えられた時の極の変化である. 二

つを比較すると, 音波が発生している時の極の実部の

値は音波なしの時と比べて Lν が小さい時は大きく

なり, Lν が大きい時は大きく変化しないことがわか

る. 以上から特に光度が小さい時, 音波の発生によっ

て不安定性が増していることがわかる.

(19) の振幅 ai は極の留数を計算することによっ
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図 2: ニュートリノ光度を変化させたときの, 振幅の

変化. ■ が (14) を境界条件として課したとき, □が
δvr = 0 を課したときの極を表す.

て求めることができる. Cauchy の定理より

Res
s=Ωi+iωi

δrsh
rsh

=
1

2πi

∮
Ci

δr∗sh
rsh

(z)dz (21)

であり,　ここで Ci は i 番目の極のみを含む閉曲線

である. 一方で (20) から直接留数を導くことができ

Res
s=Ωi+iωi

δrsh
rsh

=
ai
2πi

eiϕi (22)

となる. よって振幅 ai は以下で与えられる.

ai = e−iϕ

∮
Ci

δr∗sh
rsh

(z)dz. (23)

図 2 は各光度の時の主要な不安定モードの振幅を

描いたものである. 振幅の変化が顕著であるのは,

Lν = 3 × 1052erg/s のときであり, 光度の低いとき

ほど g-モード振動による影響が大きいことを示唆し

ている.

4 Discussion and Conclusion

境界条件を変えたことによって極の位置が変化す

ることは以下のように説明できる. まず, (16)から

(18)の形式的な解は以下で与えられる (Takahashi et

al. 2016).

δr∗sh
rsh

= −a∗ · Λ̃∗(s)Rz∗(s)− b∗(s)

a∗ · Λ̃∗(s)(sc+ d)
. (24)

ここで,

Λ̃∗(s) := P
(
exp

(∫ rν

rsh

dr′ (sA+B)

))
, (25)

f∗(y∗(rν , s), s) = a∗(s) · y∗(rν , s) + b∗(s) = 0,

(26)

であり, y0(r) = 0 とした. (24) から δr∗sh/rsh の極は

主に分母が 0になるときに現れることがわかる. 従っ

て,境界条件 δvr = 0 と境界条件 (14) で a∗(s) が変

化していることが極の位置の変化として現れたと考

えられる. 上記の議論では, 極の位置がどのように変

化するかはわからないが, 結果として PNSからの音

波を考慮したとき, 極の実部の大きさが大きくなる方

向にしか変化しないことは興味深い結果であると言

える.

ここまでの解析によって, PNS表面における音波

の発生は, 系の流体力学的不安定を起こしやすくする

ことが明らかになった.

本研究では特に g-モード振動による不安定性への

影響を考察してきたが, 近年これ以外の多次元的効果

も提唱され始めている. その一つが LESA (Lepton-

number Emission Self-sustained Asymmetry) と呼

ばれるレプトン数流速 (νe − ν̄e) が球対称にはな

らず, 双極子成分が大きく励起される現象である.

Tomborra et al.(2014) では, LESA によってレプト

ン数フラックスの低い方向でニュートリノ加熱が促

進され, 衝撃波を押し上げる働きをすることが提唱さ

れた.

本研究においては, 電子, 反電子ニュートリノ共に

同じ温度に設定しており, かつニュートリノ光度も球

対称のため, LESAの効果は全く入っていない. 今後,

LESAが流体力学的不安定性に与える影響について

も調べていく予定である.
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マージャープロセスにおけるブラックホールへの質量降着
川口 雄大 (鹿児島大学大学院 理工学研究科)

Abstract

高赤方偏移 quasarで大質量ブラックホールが形成されていることから、非常に大きな質量降着が大質量ブ
ラックホールの形成に不可欠であると考えられている。しかし、銀河合体時にガスが銀河中心領域に降着した
としても、すべてがブラックホールの成長に寄与するわけではない。一部は星になり、一部はアウトフローで
失われるであろう。このようなマージャープロセスによるブラックホール成長モデルは銀河形成シミュレー
ションには入っているが、これまでのシミュレーションでは銀河中心領域の分解能がなく、ブラックホール近
傍の降着プロセスを明らかにすることができていない。そこでマージャープロセスのみを取り出した高分解
能計算を行い、マージャーにより銀河中心部に星+ガス+ブラックホールが持ち込まれた時に銀河のブラック
ホールの成長にそれらがどのように寄与するかについて議論する。計算には N-body SPHコー ド ASURA

を用いて、母銀河 (BH+Stellar System) へ衛星銀河 (BH+Gas+Stellar System) を落とすシミュレーショ
ンを行い、ブラックホールへの質量降着及び、ブラックホール周辺のガスの分布について調べた。その結果、
連星ブラックホールの形成に伴い、質量降着の大きな上昇が見られた。そして持ち込まれたガスの半分以上
がブラックホールの成長に用いられ、約 4割がブラックホールの周辺に残り、残りがアウトフローによって
失われる。また、これらは持ち込まれるガスの質量や落とす軌道に関係なく現れることがわかった。

1 Introduction

高赤方偏移 quasar で大質量ブラックホール
(SMBH)がすでに形成されていることから、非常に
大きな質量降着が SMBHの形成に不可欠であると考
えられている。 合体する銀河の質量比が大きく、母
銀河と衛星銀河がともに大質量ブラックホールを持
つ場合、連星ブラックホールが形成されることでガ
ス円盤のダイナミクスに大きな影響を及ぼし、激しい
星形成とブラックホール (BH) への質量降着を起こ
すことが指摘されている (Taniguchi & Wada 1996)

。また、2つ以上の SMBHを持つ銀河が多く観測さ
れていることから (C. Ricci et al. 2017)、非常に大き
な質量降着を引き起こす現象として銀河の衝突、合
体が考えられる。しかし、銀河合体時にガスが銀河
中心領域に降着したとしても、すべてが BHの成長
に寄与するわけではない。一部は星になり、一部は
アウトフローで失われるであろう。このようなマー
ジャープロセスによる BH 成長モデルは銀河形成シ
ミュレーションには入っているが (R. Rosker et al.

2014, M. Tremmel et al. 2017)、これまでのシミュ
レーションでは銀河中心領域の分解能がなく、BH近

傍の降着プロセスを明らかにすることができていな
い。そこでマージャープロセスのみを取り出した高
分解能計算を行い、マージャーにより銀河中心部に
BH+ガス+星が持ち込まれた時に銀河の BHの成長
にそれらがどのように寄与するかについて議論する。

2 Models & Methods

N-body SPH コード ASURA を用いて、母銀河
(BH+Stellar System)へ衛星銀河 (BH+Gas+Stellar

System) を落とすシミュレーションを行う。母銀河
及び、衛星銀河はBHを持つとし (以後これを PBH、
SBHと呼ぶ)、マージャープロセスによるブラック
ホールへの質量降着及び、ブラックホール近傍のガ
ス、星の分布を調べる。

2.1 Models

母銀河は BH+Stellar System を持ち、衛星銀河
は BH+Gas+Stellar Systemを持つとする。計算で
は簡単なモデルとして一様なガス円盤を考え、ガ
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ス円盤の半径を R = 100pc, 質量を 106M⊙ とし、
SPH 粒子の数を 105 体としている。また、Stellar

Systemは質量 107M⊙, スケール半径 100pc, 粒子数
105 体を考える。BHとして Sink粒子を用い、質量
を 105M⊙ とし、Sink粒子の降着半径は 1pcとして
いる。
　 母 銀 河 は (0, 0, 0)pc に 位 置 し 、衛 星 銀
河 は (1000, 0, 1000)pc の 位 置 か ら 、速 度
(−1.25, 2.5,−1.25)pc/Myrで落とす。

2.2 Methods

計算にはN-body SPHコードASURA(Saitoh. T.

R, et. al 2008, 2009)を使用する。
　放射冷却関数として、Spaans & Norman(1997)を
使用。温度については、10 ∼ 108Kまでを考慮し、放
射冷却に関しては 104K以上の冷却を考慮している。
　 BHへの質量降着として、1. 粒子が降着半径内に
存在, 2. BHの重力に束縛, 3.角運動量が小さいとい
う 3つの条件の時に、Sink粒子へ SPH粒子、星粒子
が降着する。

3 Results

3.1 Morphology and Mass Accretion

to BH

図 1, 2よりSingle-MergerにおけるPrograde, Ret-

rograde軌道によるガス円盤及び、Stellar Systemの
形態の変化を見ることができる。また、図 3はそれ
ぞれの BHへの質量降着率を示しており、質量降着
率は軌道等には関係なく大きく上昇することがわか
る。

　 1. Prograde —– 250Myr付近で PBHと SBHに
よる BHバイナリの形成が始まり、400Myr付近で
大きな渦巻きの腕のような構造ができる。これに伴
い、BHへ大きなガスの降着が起きる。その後、連
星 BHが出来上がり、連星 BHの周りにガス球及び、
Stellar Systemが形成する。連星 BHの形成後から
ガス球の形成の間に大きなガスの降着が再び現れる
(∼ 600Myr)。

t = 300Myr t = 400Myr

t = 600Myr t = 900Myr

図 1: Single - Merger Modelの prograde軌道におけ
るガス円盤と Stellar Systemの分布。各図それぞれ
左上 : X − Y , 右上 : X − Z 平面の星粒子の分布、
左下 : X − Y , 右下:X − Z 平面の SPH粒子の密度
分布を示している。

　
2. Retrograde —– Progradeと同じく 250Myr付

近で連星 BHの形成が始まるが、大きな渦巻きの腕
のような構造はできず、BH周辺でガス円盤の形状が
乱されるだけである。その分 Progradeに比べ、ガ
ス球の形成に伴う質量降着が長く続く。

4 Discussion

4.1 Stage of Merger Process

質量降着率及び、銀河の構造に注目したマージャー
プロセスの段階は 4つに分けられる。

1. Stellar Systemの衝突
マージャープロセス初期ではBH、ガス円盤の外層で
ある Stellar System同士の衝突、散乱が見られるが、
これらは BH及びガス円盤のダイナミクスに大きな
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t = 300Myr t = 400Myr

t = 600Myr t = 900Myr

図 2: Single - Merger Modelの retrograde軌道にお
けるガス円盤とStellar Systemの分布。左上 : X−Y ,

右上 : X − Z 平面の星粒子の分布、左下 : X − Y ,

右下:X − Z 平面の SPH粒子の密度分布。

影響を与えない。

2. 銀河中心部の衝突におけるガス円盤及び Stellar

Systemの乱れ
銀河中心部の衝突に伴い、ガス円盤及び、Stellar Sys-
temの構造が大きく乱れる。

3. 連星 BHの形成過程における質量降着率の急激
な上昇
連星 BHの形成過程において、形成が進むと非対称
な棒状ポテンシャルが現れる。これにより、ガスが
圧縮され高密度な領域ができ、大きな質量降着が起
こる。

4. ガス球及び Stellar Systemの再形成
ガス球及び Stellar Systemの再形成後、銀河は安定
し、質量降着は落ち着く。

Prograde

Retrograde

図 3: それぞれの BHの質量降着率。オレンジの線
がエディントン降着限界を示している。

4.2 Double Merger

本研究ではマージャーは一度ではなく、複数の場
合も考えている。2つの銀河が同時に母銀河に合体す
る場合、合体するタイミングが異なる場合において
も、Single-Merger同様の 4つの段階が見られる (図
4)。

5 Conclusion

マージャープロセスにおける銀河中心部への影響
は大きく 4つの段階に分けられ、BH binary形成過
程における質量降着率の大きな上昇が見られた。こ
れら 4つの段階は衛星銀河の速度、軌道によらず現
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図 4: Double-Mergerにおける各 BHの質量降着率
を示している。situryou kouchakuritu

れる。しかし、持ち込まれるガスの質量により BH

への質量降着は大きく変化する。
　このシミュレーションには BHへの質量降着によ
るフィードバックを入れていない。フィードバック
を入れることでガスのダイナミクスや BHへの質量
降着に影響を及ぼすと考えられる。今後、BHへの質
量降着によるフィードバックを入れた高分解能マー
ジャーシミュレーションを行っていきたいと考えて
いる。
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超臨界降着流のスペクトル計算
北木 孝明 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

超臨界降着とは、中心天体へのガスの質量降着率がエディントン限界を超える現象である。これは超高光度
X線源のような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。超臨界降着流のスペクトル計算は、Kawashima et al. (2012)によって行われた。しかしこの研究で
は ULXsが念頭に置かれていたため、中心ブラックホールの質量が十太陽質量に固定された計算しか行われ
ていない。そこで超巨大ブラックホール形成を想定して、ブラックホール質量を変化させたスペクトル計算
を行った。その結果、軟 X線は降着円盤からの寄与であり、円盤温度 Tdisk ∝ M

−1/4
BH を反映したスペクト

ルとなるが、一方で硬 X線はブラックホール質量に依存せず、10keV付近に折れ曲がりをもつことがわかっ
た。特に約 10keV以上の X線成分は、光速の約 20%の速度を持つファンネル壁でバルクコンプトンにより
形成されることを明らかにした。さらにWien分布からの超過成分を確認し、それが光子指数 α ∼ 3のべき
をもつことを確認した。これは ULXの観測 (α = 3.1+0.3

−1.2)を再現する (Walton et al. 2015)。

1 Introduction

超高光度 X 線源 (Ultra-Luminous X-ray

sources,ULXs) と呼ばれる X 線で明るい天
体が、多数発見されている。典型的な光度は
LX = 1039∼41[erg/s] であるが、この天体は系外銀
河の中心から離れた位置にあるため、AGN(活動銀
河核)ではない。また光度は 10太陽質量のエディン
トン光度を超えているため、どのような物理過程で
この高光度を実現しているかが問題となっている。
これを説明する立場として主に次の 2 つがある。1

つは恒星質量ブラックホール (20太陽質量程度以下)

に超臨界降着が起こっているという立場で、もう 1

つは中間質量ブラックホール (100∼1000太陽質量程
度)に亜臨界降着が起こっているという立場である。
超臨界降着とは、中心天体へのガスの質量降着率
がエディントン限界を超える現象のことである。超臨
界降着円盤は輻射圧優勢の光学的に厚い円盤で、そ
こからは非常に大量のアウトフローが吹き出すとさ
れており、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。恒星質量ブラックホールへの超臨界降着のシ
ミュレーションでもアウトフローが生じることがわ
かっている (Ohsuga et al. 2005)。
超高光度X線源以外の超臨界降着候補天体として、

宇宙年齢 0.8Gyr(z ∼ 7)の早期宇宙で 109M⊙を超え
る質量を持つ超巨大ブラックホールがある (Mortlock

et al. 2011)。なぜなら宇宙年齢の間に、種族 IIIの星
からこの大質量天体へと成長するには超臨界降着で
なければ間に合わないためである。超臨界降着は宇
宙初期においても重要な役割を担う現象であると考
えられている。
ポストプロセスでの超臨界降着流の輻射輸送計算

は、共同研究者の川島朋尚氏 (国立天文台)によって
行われた。川島氏の計算結果は、質量降着率と傾斜角
のパラメタを変化させることで、観測された超高光
度X線源のスペクトルをうまく説明することができ、
超高光度 X線源が超臨界降着流を起こしていること
を支持する結果となった (Kawashima et al. 2012)。
しかし川島氏の計算では超高光度 X線源のスペク

トル計算が念頭に置かれていたため、中心ブラック
ホールの質量が十太陽質量に固定された計算しか行
われていない。そこで今回は超巨大ブラックホール
形成を想定して、ブラックホール質量を変化させた
スペクトル計算を行った。さらに近年、観測によっ
て明らかにされた ULXの硬 X線の冪成分を説明す
るため、先行研究より光子数を多く飛ばしその振る
舞いを調べた。
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図 1: 上段:ガス密度、カラーバーはMBH に逆比例するように調整した。下段:ガス温度、カラーバーは同
じ範囲を表すように調整した。

2 Methods

共同研究者である大須賀健氏 (国立天文台)と川島
朋尚氏 (国立天文台)が開発した 2次元輻射流体計算
コード (Kawashima et al.2009で利用されたコード)

と、3次元輻射輸送コード (Kawashima et al.2012で
利用されたコード)を用いる。これらのコードにはコ
ンプトン効果が考慮されているという重要な点があ
る。特に 3次元輻射輸送コードでは近似なしで厳密
にコンプトン効果を考慮しており、この効果が超臨
界降着のスペクトルに関して重大な影響を与えてい
ることがわかっている (Kawashima et al. 2012)。
まずプリプロセスとして、2次元輻射流体計算コー
ドを利用してブラックホールへの超臨界降着流にお
ける温度場、密度場などを求める。このプログラム
では、流体の従う偏微分方程式と輻射場の従う偏微
分方程式を直接解くことで系の発展を追っている。
今回はMBH = 101, 102, 103, 104M⊙の 4通りのモデ
ル計算を行った。流体計算では擬ニュートンポテン
シャルを用いることで一般相対論効果を近似的に取
り入れ、α = 0.1の α粘性を考慮している (Shakura

& Sunyaev 1973)。輻射は FLD近似を用いてモーメ
ント方程式を解いており、コンプトン効果も入って

いる。
次にポストプロセスとして、3次元輻射輸送コー

ドを利用して超臨界降着流の連続光スペクトルを計
算する。このプログラムでは、2次元輻射流体計算
コードの計算結果を入力データとして読み込み、モ
ンテカルロ法を利用して光子の放射、吸収、散乱を
含んだ輻射輸送を解くことでスペクトルを求める。

3 Results, Discussion

図 1は 2次元輻射流体計算の結果を時間平均した
ものである。この計算から以下のことがわかった。

• 超臨界降着流は光学的に厚い ∼ 107Kの降着円
盤と、光学的に薄い ∼ 108Kのファンネルから
なる。

• ガス密度は ρ ∝ M−1
BH に従う。これは連続の式

から説明できる。

• ファンネルの温度はブラックホール質量に依存
しない。これはコンプトン冷却と輻射粘性加熱
の釣り合いで説明できる。
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• 降着円盤の温度はTdisk ∝ M
−1/4
BH に従う。さらに

円盤表面での動径方向の温度依存性は Tdisk(θ =

45◦) ∝ r−1/2 であり、これらの依存性は slim

diskのものと一致する (Kato et al. 2008)。

• ブラックホール近傍 (r ∼ 3rs, θ ∼ 45◦)で衝撃波
加熱による高温領域 (∼ 109K)が存在する。こ
の場所での温度はブラックホール質量に依存し
ない。
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図 2:

次に 2次元輻射流体の計算結果を用いて 3次元輻
射輸送計算を行い、スペクトルを求めた (図 2)。こ
の計算から以下のことがわかった。

• スペクトル全体として、ブラックホール質量に
比例して明るくなる (νLν ∝ LEdd ∝ MBH)。

• 軟 X線は降着円盤からの寄与であり、円盤温度
Tdisk ∝ M

−1/4
BH を反映したスペクトルとなる。

• 硬X線はブラックホール質量に依存せず、10keV
付近に折れ曲がりをもつ。

• 10keV以上の硬X線は以下の経路を辿った光子
で形成されることがわかった (図 3)。; 降着円盤
内で発生した 1keV程度の光子が、多重散乱し
ながら加熱領域へ侵入し、一時的に 100keV近
くのエネルギーを持つ。そしてファンネル壁に
おいて、やや低温 (T ∼ 2keV, v ∼ 0.2c)の電子
でバルクコンプトン散乱され、超過硬X線スペ
クトルを形成することがわかった。

図 3: 観測されるスペクトルで 10keV以上のエネル
ギーを持つ光子の軌道 (index 1,2,3)。黒丸のところ
で観測方向 (face-on)へ飛び抜ける。背景のカラーコ
ントアはガス温度。

• 硬 X 線 (10keV 以上) にWien 分布からの超過
成分を確認し、それが光子指数 α ∼ 3のべきを
もつことがわかった。これは ULXの観測 (α =

3.1+0.3
−1.2)を再現する (Walton et al. 2015)。こう

して謎であったWien分布からの超過成分を説
明することに成功した。
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広エネルギー帯域観測から探る

大マゼラン星雲の典型的ブラックホールの回転

村上 爽太 (埼玉大学大学院 理工学研究科 田代 ·寺田研究室)

Abstract

ブラックホールのまわりにはガスや塵などが回転しながら形成した降着円盤があり、そこからブラックホー

ルへ物質が落ち込む際に X線が放射される。大マゼラン星雲に存在する典型的なブラックホール LMC X-3

に関する先行研究 (James et al. 2014)では、X線観測からその角運動量を表すパラメータの値が 0.25程度

であると述べている。そこで本研究では、軟 X線を観測できる XMM-Newton衛星及び硬 X線を観測でき

る NuSTAR衛星を用いてスペクトル解析を行った。まず降着円盤からの多温度黒体放射を表す diskbbモデ

ルを用いてスペクトルフィットを行い、得られた広帯域スペクトルはブラックホールが回転していない場合

の理論値よりも小さい内縁半径を要求することを明らかにした。次に回転しているブラックホールまわりの

多温度黒体放射を表す kerrbbモデルを用いてスペクトルフィットを行い、ブラックホールの角運動量を表す

パラメータの値を求めた。そのうち質量降着率の値が近い 5回の観測データを同時フィットすることによっ

て、角運動量パラメータとして 0.70+0.01
−0.05 という値を得た。

1 イントロダクション

銀河系内ブラックホールは、30M⊙ 以上の質量を

もった大質量星が重力崩壊型超新星爆発を起こし、外

層を吹き飛ばして質量を失った後に残る天体である。

ブラックホールは非常に強い重力場をもっており、周

辺のガスや塵などがそのまわりを回転しながら円盤

状になった降着円盤を形成する。ガスはブラックホー

ルの中心に近づくほど速度が上昇するため、円盤内

のガスには速度差が生じる。これによってガスどう

しに摩擦が生じ、ガスのもつ重力エネルギーが熱エ

ネルギーへ変換され、X線では標準降着円盤からの

多温度黒体放射が観測される。X線で計測される黒

体の最高温度とフラックスから、ガスがブラックホー

ルのまわりを安定的にKepler運動できる最も内側の

半径、即ち内縁半径 (Rin)が推定できる。

ブラックホールの重力場はいかなる光も外へ抜け

出すことのできない領域を形成する。その領域を示

す真空解として知られる Schwarzschild半径 (RS)は

次の式で表される。

RS =
2GM

c2
= 2.9

(
M

M⊙

)
[km]

ブラックホールが回転していない場合、内縁半径 (Rin)

は、

Rin = 3RS

であることが知られている。一方、ブラックホールが

回転している場合、その近傍では空間も回転してお

り、これと同じ方向に回転するガスは遠方の観測者か

ら見るよりも速度が実質的に小さくなる。これによ

りガスはさらに内側まで接近できるため、内縁半径

が小さく高温になり、最も極端な場合でRin > 0.5RS

まで近づくとされる。James et al. (2014)では LMC

X-3が low spinブラックホールであると述べている

が、本研究では 2衛星を用いることで James et al.

(2014)よりも広いエネルギー帯域に対するX線スペ

クトルを解析し、その角運動量を求めることを目的

とした。

2 観測

2.1 対象天体

今回解析の対象とした天体はLMC X-3である。こ

れは大マゼラン星雲に存在する、通常の恒星とブラッ

クホールからなるX線連星である。質量は 10M⊙、距
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離は 48.1 kpc、降着円盤の傾きは 67◦である (James

et al. 2010)。

2.2 観測衛星

用いた観測衛星は、XMM-Newton衛星及びNuS-

TAR衛星である。XMM-Newton衛星にはEuropean

Photon Imaging Camera (EPIC)とよばれる 0.2–12

keV の軟 X 線を観測できる CCD カメラが搭載さ

れており、そのうち 2台が表面照射型 CCD (MOS;

Metal Oxide Semi-conducter)、残り 1台が裏面照射

型 CCD (PN)となっている。一方 NuSTAR衛星に

は 2つの CdZnTe半導体検出器 (FPMA & FPMB)

が搭載されており、常温で 3–79 keVの硬 X線を分

光 ·撮像することができる。これら 2つの衛星による

観測データを併用することで、軟X線から硬X線ま

での広いエネルギー帯域に対する解析が可能となる。

2.3 観測データ

解析に用いたデータは、XMM-Newton 衛星及び

NuSTAR衛星が LMC X-3を表 1の日時において観

測したものである。

表 1: 用いたデータ
観測衛星 obsID 日時 観測時間 [s]

0116900501 2000-02-07 15,398

0118900401 2000-02-28 29,965

0120300201 2000-03-08 7,952

XMM-Newton 0120300301 2000-03-08 10,395

0123310101 2000-04-19 62,062

0126500101 2000-06-09 52,265

0126500201 2000-06-09 25,710

NuSTAR 30101052002 2015-12-29 54,280

3 データ解析

XMM-Newton 衛星による観測データは Science

Analysis System (SAS) version 15.0.0、NuSTAR衛

星による観測データはNuSTAR Data Analysis Soft-

ware (NuSTARDAS) version 1.5.1を用いて解析し

た。またスぺクトル解析には XSPEC version 12.9.0

を用いた。

3.1 スクリーニング

XMM-Newton 衛星による観測データでは、トリ

ガーされた good eventを選択した上で 0.5–10 keV

のエネルギー範囲を採用した。hot pixelなどの除去

も行った。

NuSTAR衛星による観測データでは、まず南大西

洋磁気異常帯 (SAA) の通過を考慮し、Good Time

Intervalが表 1の観測時間から 29,727 sになった。次

に hot pixelなどを除去し、加えて dead timeの補正

を行った。dead timeは 8.6%だった。

その後、天体画像に対応する「ソース領域」とそ

の周辺の「バックグラウンド領域」のそれぞれから

スペクトルを抽出した。XMM-Newton 衛星による

観測データでは、パイルアップを 8%以下まで下げる

ために表 2のような円環領域を積分領域として指定

した。一方NuSTAR衛星による観測データでは、パ

イルアップに悩まされないことから半径 2.5 arcmin

の円領域を積分領域として指定した。

表 2: XMM-Newton衛星による観測データにおける

積分領域の内径及び外径
obsID 内径 [arcsec] 外径 [arcsec]

0116900501 15 60

0118900401 10 45

0120300201 18 90

0120300301 15 60

0123310101 4.5 45

0126500101 15 60

0126500201 4.5 45

3.2 スペクトル解析

抽出したスペクトルに対して、XSPECで用意さ

れている以下のモデルを用いてスペクトルフィット

を行った。

◦ phabs :星間物質から受ける光電吸収のモデル
◦ powerlaw :非熱的な放射を表す冪関数モデル

◦ diskbb :降着円盤での多温度黒体放射を表すモデル
(Mitsuda et al. 1984; Makishima et al. 1986)

◦ kerrbb :回転しているブラックホールまわりでの
多温度黒体放射を表すモデル (Li et al. 2005)
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kerrbbモデルで登場するパラメータ aはブラック

ホールの角運動量を表す。G = c = 1(Gは万有引力

定数、cは光速)のもとで a = L/M(Lは質量M の

ブラックホールの角運動量)と定義され、−1≤ a < 1

の値をとる。a = 0であればブラックホールは回転し

ておらず、|a| ∼ 1であれば光速に近い速さで回転し

ていることを示す。Ṁ は降着円盤への質量降着率、

hは天体の実際の温度の有効温度に対する比を表す

パラメータであり、10M⊙ 程度の恒星質量ブラック

ホールでは h ∼ 1.5–1.9と考えられている (Shimura

& Takahara 1995)。

3.2.1 回転していないブラックホールの降着円盤モ

デルでのフィッティング

各データから抽出したスペクトルに対して

phabs(powerlaw+diskbb)でフィットしたところ、各

パラメータの値が表 3のように求まった。Γは光子指

数、Tinは内縁半径の位置における温度 (内縁温度)で

ある。なお水素柱密度 nHは銀河系での吸収を計算し

た値である 4.32× 1020 cm−2に固定した。χ2/d.o.f.

の値よりデータは仮定したモデルでよく表されると

いえる。

表 3の diskbb normより、内縁半径Rinは図 1の

ように求まった。ここで天体までの距離及び降着円

盤の傾きは 2.1節で述べた値 (James et al. 2010)を

用いた。図 1を見ると Tin > 0.5 keV以上の 5観測

はどれも Rin ∼ 40 kmに揃っており、標準降着円盤

の物理描像によく合う。しかし 3つのデータ (obsID

0123310101, 0126500101, 0126500201)については内

縁半径が全く異なる値となっており、これらは他の

データと比べて内縁温度 Tin が低く、標準降着円盤

が形成されるほどのガス降着が生じていない暗い時

期であるためかもしれない。

3.2.2 回転しているブラックホールの降着円盤モデ

ルでのフィッティング

前節のスペクトルフィットから得られた内縁半径は

ブラックホールの質量から推定される値と比較する

と小さく、LMC X-3は回転しているブラックホール

であると考えられる。そこで前節の diskbbモデルの

代わりに、ブラックホールの角運動量を算出できる

kerrbbモデルを採用してデータをフィットしたとこ

ろ、各パラメータの値が表 4のように求まった。な

お水素柱密度 nHは銀河系での吸収を計算した値であ

る 4.32× 1020 cm−2に固定した。また降着円盤の傾

き i、天体の質量MBH、天体までの距離DBHの値は

いずれも 2.1節で述べた値 (James et al. 2010)とし、

kerrbb norm の値は 1 に固定した。自己照射 (self-

irradiation)の効果を含めるか否かを定める rflag 及

び円盤からの放射に対する周辺減光 (limb-darkening)

の効果を含めるか否かを定める lflag についてはいず

れも効果を含める判定を与える値である 1 とした。

さらに内縁半径の位置でのトルクによって生じる放

射エネルギーの質量降着によって生じる放射エネル

ギーに対する比を表す ηの値は 0に固定し、hは最小

値 1.5、最大値 1.9、刻み幅 0.01としてフィットした。

表 3 の内縁温度 Tin と表 4 の角運動量パラメー

タ a の関係を図 2 に示す。図 2 を見ると、a は 5

つのデータについては値が 0.6前後に求まっている

が、それ以外では全く異なる値となっている。しかし

ブラックホールの回転を表す角運動量パラメータが

観測時期によって異なっているはずはない。そこで

phabs(powerlaw+kerrbb)での同時フィットを行うこ

とにより角運動量パラメータの値を 1つに定めるこ

ととした。ただし 3つのデータ (obs ID 0123310101,

0126500101, 0126500201)については、質量降着率が

他のデータと比べて小さいことから soft-hard状態間

の intermediate状態にある可能性があり、標準降着

円盤を前提とする kerrbbモデルが妥当であると推認

できないため、同時フィットの対象から除外した。残

り 5つのデータに対する同時フィットの結果が図 3で

あり、これより aの値は 0.70+0.01
−0.05と求まった。この

とき χ2/d.o.f. = 1.21であった。

表 3: phabs(powerlaw+diskbb)でのフィットによっ

て得られたベストフィットの値
obsID powerlaw Γ diskbb Tin [keV] diskbb norm χ2/d.o.f.

0116900501 2.22+0.10
−0.09 0.87+0.02

−0.02 27.8+2.7
−2.4 1.15

0118900401 2.32+0.07
−0.08 0.59+0.03

−0.02 29.0+7.1
−5.9 1.01

0120300201 2.34+0.10
−0.10 0.80+0.02

−0.02 25.2+3.4
−2.9 1.04

0120300301 2.24+0.08
−0.08 0.76+0.02

−0.02 33.4+3.8
−3.3 1.06

0123310101 1.66+0.09
−0.11 0.24+0.07

−0.08 4.4+32.3
−3.0 0.93

0126500101 1.84+0.06
−0.07 0.31+0.01

−0.01 2.4+0.3
−0.3 × 102 1.04

0126500201 1.94+0.02
−0.02 0.250+0.004

−0.005 5.9+0.5
−0.4 × 102 1.18

30101052002 2.24+0.15
−0.15 1.159+0.004

−0.004 24.5+0.4
−0.4 0.94
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図 1: 内縁温度と内縁半径の関係

表 4: phabs(powerlaw+kerrbb)でのフィットによっ

て得られたベストフィットの値
obsID powerlaw Γ kerrbb a kerrbb Ṁ [g/s] kerrbb h χ2/d.o.f.

0116900501 2.21+0.15
−0.22 0.44+0.24

−0.04 2.0+0.1
−0.8 × 1018 1.87 1.14

0118900401 2.24+0.09
−0.10 0.65+0.06

−0.39 3.6+2.5
−0.9 × 1017 1.55 1.01

0120300201 2.27+0.12
−0.14 0.77+0.03

−0.53 8.1+5.8
−0.6 × 1017 1.50 1.03

0120300301 2.15+0.13
−0.12 0.69+0.03

−0.43 1.04+0.79
−0.08 × 1018 1.50 1.05

0123310101 1.66+0.09
−0.11 0.90−0.04 7.6+305.1

−5.0 × 1014 1.90 0.94

0126500101 1.81+0.06
−0.07 −0.99+0.53 5.7+0.2

−1.1 × 1017 1.61 1.04

0126500201 1.83+0.02
−0.02 −1.000+0.004 6.0+0.1

−0.1 × 1017 1.50 1.31

30101052002 1.74+0.14
−0.18 0.599+0.006

−0.060 4.57+0.06
−0.04 × 1018 1.67 0.99

図 2: 内縁温度と角運動量パラメータの関係

図 3: phabs(powerlaw+kerrbb)で 5つのデータを同

時フィットした結果

4 議論

図 1 を見ると内縁半径は 40 km 前後のものが多

い。ブラックホールの質量を James et al. (2014)と

同様に 5–11M⊙ とした場合、RS =14.5–31.9 kmで

あるから Rin/RS < 40/14.5 ≒ 2.8 < 3となり、回転

していないブラックホールと比べて内縁半径が小さ

く求まっているという点で James et al. (2014)と誤

差の範囲で一致する。これはブラックホールが回転

していることの表れといえる。ただし 3つのデータ

(obsID 0123310101, 0126500101, 0126500201)につ

いては内縁半径が全く異なる値で求まっている。

またそれら 3つのデータについては観測された flux

が低く質量降着率が小さいことが分かる。加えて図

1や図 2から分かるように内縁温度が低い。これら

は全て、降着率が小さいため降着円盤が安定最内縁

半径まで発達しておらず、内縁温度が低くなってい

ると考えられる。

本研究では角運動量パラメータの値が最終的に

0.70+0.01
−0.05 と求まり、ブラックホール LMC X-3の角

運動量は James et al. (2014)の約 2.8倍の値で得ら

れた。ただし 14年以上にわたる数百個のデータを用

いた James et al. (2014)と比べてデータ数が少なく、

今後モデルを比較したり統計的な信頼度を高めたり

する必要がある。またブラックホールの質量に幅を

もたせてスペクトルフィットし角運動量を求めるこ

とで、James et al. (2014)で示された角運動量と誤

差の範囲で一致するか検証を行っていきたい。
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X線衛星「すざく」を用いたガンマ線連星LS 5039のX線周期探索
松元 崇弘 (東京大学大学院理学系研究科)

Abstract

ガンマ線連星とは TeV帯域にまでおよぶ超高エネルギーガンマ線や X線を放射している、大質量星と高密
度のコンパクト天体の連星系である。全天で 6 天体しかなく、そのうち 5 天体ではコンパクト天体の正体が
分かっておらず、ブラックホール (BH)か中性子星 (NS)か論争が続いていて、TeV電子の加速の起源も２
者で異なるため、その区別は重要である。我々は、X線衛星「すざく」がその連星周期 3.9日分の連続観測
を行ったガンマ線連星 LS 5039 のデータに着目し、中性子星の自転の兆候を探るために Z2

m テストという
手法を適用した。その結果、8.96 sec 付近に自転周期の兆候を発見した。これは NSに特徴的な自転周期で
あり、コンパクト天体が NSである可能性が浮上した。また、連星運動によりパルスの到着時間が変調され
るので、過去の可視光観測による光学主星の軌道情報をもとにその補正を含めて解析を行ったところ、より
有意な自転周期の候補を検出した。コンパクト星の軌道長半径と可視光で観測された光学主星のそれとの比
較から、、コンパクト星の質量は 1.8± 0.2M⊙ と推定でき、中性子星の質量と無矛盾である

1 Introduction

ガンマ線連星は全天でたった 6つしか見つかって
いない稀有な天体である。大質量星の周りを伴星と
して高密度のコンパクト天体が公転していて、TeV

帯域にまでおよぶ超高エネルギーガンマ線や X線を
放射している。伴星の公転に同期して幅広い帯域で
放射強度が変動するため、公転による周辺環境の周
期的な変化と非熱的放射の比較が容易で、高エネル
ギー放射機構を多角的に観察することができるが、実
は TeVまで至るその粒子加速の仕組みは解明された
とは言えない。
粒子加速の起源は、伴星が BHの場合と NSの場
合の 2つのシナリオが考えられている。前者ではBH

の降着円盤から吹き出す相対論的ジェットが作る衝撃
波から、後者では NSからのパルサー風と大質量星
からの星風がぶつかってできる衝撃波からガンマ線
が発生する。ガンマ線連星の放射機構について理解
を深めるには、伴星のコンパクト天体の正体を見極
めることが必須である。ガンマ線連星の中で、PSR

B1509-58だけは、パルサーであることからコンパク
ト天体の正体がNSだとわかっている (Seward et al.

1982)が、他の 5 つについてはブラックホール (BH)

が中性子星 (NS) か論争が続いている。　
自転に伴う周期的パルス放射が観測できれば、NS

である。そこで、NS と BH を区別するには、放射
の周期的パルスの有無を調べるのが良い。
我々は、上記 5例の正体未知なガンマ線連星のう

ち、最も短い連星周期 ( 3.9 日)を持っていて、宇宙
X線観測衛星「すざく」により一公転周期を越える連
続観測がなされた LS5039 に着目した。「すざく」搭
載の硬X線検出器HXDは、高い時間分解能を持ち、
硬X線帯域としては高い感度を誇る。そこで、 2007

年 9 月 9 日から 15 日まで、約 6 日間にわたり取得
された「すざく」公開データ (ID: 402015010)を用い
た。データ解析は硬 X 線検出器 (HXD) の S/N 比
が大きい 10 - 30 keV のイベントに対して実施した。

2 Results

2.1 Z2
mテストによるパルスサーチ

周期探索を行うために Z2
m テストという手法を用

いた (de Jager et al. 1989)。

Z2
m =

2

n

m∑
j=1


[

n∑
k=1

cos(jϕk)

]2

+

[
n∑

k=1

sin(jϕk)

]2

(1)

これはイベント到来時刻をパルス周期で割って位相
ϕk に変換し、その偏り Z2

mが最大になる周期を探す
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手法であり、離散フーリエ変換をm次の係数までの
和で近似したものに相当する。時刻をそのまま扱う
ので観測衛星の公転に伴う地没などのデータ欠損の
影響を受けにくく、一般的に用いられる高速フーリ
エ変換 FFTよりも高周波ノイズを拾いにくいという
利点がある。もし仮に周期性がない場合、Z2

mの値は
自由度 2 の χ2 分布に従い、平均が 2mになる。全
観測について Z2

1 テストを 2 ∼ 12 sec 、時間分解能
10−6 sec で行い、図 1の結果を得た。周期 8.96316

sec で周期的なパルスの兆候が得られ、その有意水準
は ∼ 1%である。

図 1: Z2
1 テストの結果。8.96316 sに最大のピークが

ある。

2.2 連星軌道補正をかけたパルスサーチ
9秒程度の自転周期の兆候は見つかったものの、実
際には、連星運動のために数十秒ほどパルスの到着
が進み遅れするため、その補正をしないと正確な評
価はできない。。LS 5039の連星軌道は Casares ら
(2008)の可視光観測によっておおよそ得られている。
文献値を用いて、対応するコンパクト天体の軌道を
推定してその補正を行い、有意な周期的パルスの探
索を行った。
まず、∆tmaxと周期の二変数を振ったときの周期的
パルスを探索したところ、∆tmax ∼ 52.5 sec 、自転
周期 8.959 sec に有意なパルス周期の候補が見つかっ
た。次に、連星の軌道パラメーターの文献値にも誤
差が存在するので、その範囲でも周期的パルスの探

図 2: 連星軌道の模式図

表 1: 用いるパラメーター
パラメーター 値 決定方法
近点引数 ω 225.8 ± 3.3◦

離心率 e 0.35 ± 0.04 文献値
連星軌道周期 3.90603 ± 0.00017 day

Porb

初期位相 u0 0.26 ± 0.25 rad 文献値から計算
補正の振幅 不明

∆tmax

図 3: ∆tmax を動かした Z2
1 テストの結果
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索を行った。図 3の∆tmax の周りで ω, e, u0,∆tmax

とパルス周期の五次元空間を逐次変えながら、Z2
1 を

導出した。近点引数 ωと、軌道長半径と傾斜角で決
まるパルスの到来時刻変調の時間幅 ∆tmax の空間
に、Z2

1 の最大値をその他のパラメーターに対して射
影したのが、図 4である。同様の射影を、軌道初期位
相 u0と離心率 eに対してプロットしたのが図 5であ
る。我々が探査したパラメータ空間においては、Z2

1

のピークが２つあり、いずれも可視光観測から求め
た軌道パラメーターの誤差値の範囲内にピークを持
つように見える。文献値パラメータに近い方を青、遠
いが Z2

1 の値がより大きい方を赤で示した。

図 4: パラメーターを四つ動かした Z2
1 テスト

(ω,∆tmax プロット)

この補正をかけた時の畳み込みライトカーブは二
つの候補となる軌道パラメーターに対して、図 6、図
7のように与えられる。現時点ではカウントレート
にバックグラウンドを含んでいるためパルスの強さ
は議論しない。得られたパルスプロファイルは、サ
イン波的な形状をしており、青い点におけるそれの
方がやや鋭いピークを持つように見える。詳細な解
析は、今後の課題である。

図 5: パラメーターを四つ動かした Z2
1 テスト (u0, e

プロット)

図 6: 赤のピークの畳み込みライトカーブ
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図 7: 青のピークの畳み込みライトカーブ

3 Discussion

ガンマ線連星 LS 5039の「すざく」HXDデータか
ら、8.96 sec付近に有意な周期的パルスの候補を発見
した。可視光観測を参考に、軌道補正をかけたところ、
コンパクト星の時間振幅は ∆tmax = a2 sin i/c ∼ 54

sec が得られた。可視光観測の視線速度法 (Casares

et al. 2008)によって光学主星の軌道による時刻振幅
は a１ sin i/c = 4.2 sec がわかっている。図 8から、

図 8: 質量と軌道長半径の関係

両者の比を取れば主星の質量 m1 とコンパクト天体
の質量m2 の日がわかる。

m1

m2
=

a2
a1

∼ 13 (2)

また、質量光度関係 (Casares et al. 2008) から
m1 = 22.9+3.4

−2.9M⊙ と求められているので、コンパ
クト天体の質量 m2 = 1.8 ± 0.2M⊙ ということが
わかる。ただし、この誤差では、光学主星の質量

推定誤差しか含めていない。これまでの解析では、
∆tmax = a2 sin i/cの誤差を定量化できていないた
め、実際には質量の推定誤差はより大きくなる。こ
のことから、得られたコンパクト星の質量は、中性
子星の理論的な上限質量 1.5 ∼ 2.5M⊙(Belczynski et

al. 2008) と無矛盾と言える。

4 Conclusion

ガンマ線連星はTeVにまで至る粒子加速の仕組み
に迫ることのできる天体であり、そのためにコンパ
クト天体の正体について知る必要がある。中性子星
である場合には自転に同期したパルス周期が存在す
るため、宇宙 X線観測衛星「すざく」で一公転周期
を越える連続観測がなされた LS 5039 のパルス周
期探索を行った。連星軌道を補正して Z2

1 テストを
行い、8.9 sec 付近に有意な周期的パルスの候補を二
つ発見した。これが真にパルス放射とすれば、コン
パクト星は中性子星であるということになる。同時
に得られた軌道長半径から、コンパクト天体の質量
m2 = 1.8 ± 0.2M⊙ がわかり、それは中性子星質量
の上限 1.5 ∼ 2.5M⊙に無矛盾である。ここから、LS

5039は大質量星と中性子星の連星系である可能性が
出てきた。今後、より詳細な解析を進める。
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X-ray Detectability of Isolated Black Holes in the Galaxy

津名 大地 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

大質量星の最終段階として生まれると考えられるブラックホール (BH)は、X線観測によりこれまでに数十

の候補が発見されてきた。現在までに X線観測によって見つけられてきた BHは全て恒星と連星系 (X線連

星)を形成し、その強い重力で恒星から物質を降着することで明るく輝いている。しかしこのような BHの

他に、伴星を持たないような孤立ブラックホール (IBH)と呼ばれるものも存在すると考えられている。これ

らは銀河系内の星間物質 (ISM)を降着することで輝くと考えられていて、X線連星と比べてかなり暗いため

今のところ検出されていないが、将来の望遠鏡での検出が期待されている。本研究では銀河系内に存在する

IBHについて、現在および次世代の X線望遠鏡による検出可能性を考察した。まず IBHの分布について、

過去の研究よりも正確なものを得るために銀河系のポテンシャルを用いて IBH の軌道を計算した。またガ

ス密度の分布の最近の観測結果を用いてこれらの IBHの降着率を推定し、radiatively-inefficient accretion

flow (RIAF) という降着円盤モデルを仮定することで光度およびフラックスの計算を行った。

1 Introduction

ブラックホール (BH)は、質量の大きい星が重力崩

壊することで生じると考えられている。X線の観測

技術の発展によりこれまで 20以上の BHが X線連

星として検出されてきた (これらのレビューについて

は例えばRemillard & McClintock 2006を参照)。し

かし宇宙には、これよりも遥かに多い数の伴星を持

たない BHが存在すると期待されている。これらは

しばしば孤立ブラックホール (IBH)と呼ばれ、恒星

進化論や観測されている金属量の統計などから、銀

河系には 108個程度存在すると概算されている (e.g.,

Shapiro & Teukolsky 1983; Samland 1998)。

これら IBHは、周辺に存在する星間ガスを降着す

ることで明るく輝いていると考えられる。もし IBH

の降着が球対称であると近似できる場合、降着率は

Bondi公式 (Hoyle & Littleton 1939; Bondi & Hoyle

1944; Bondi 1952)で表され、 ρυ−3に比例する (ρ, υ

はそれぞれガスの密度と IBHの速度)。すなわち IBH

が十分低い速度で十分濃いガスに衝突した場合は、大

きい降着が実現される。

このような降着をする IBHの検出可能性について

は、Shvartsman (1971)に始まり今まで多くの研究

が行われてきた。これに呼応して IBHを検出するた

めの観測計画が過去に立てられてきたが、IBHは未

だに検出されていない。

IBHの検出可能性を推定する場合いくつかの不定

性が存在する。一例としてBHが誕生する際のキック

速度 υkickがある。BHのキックについては理論・観

測双方の研究が数々行われてきている (レビューには

Belczynski et al. 2016 を参照)が、キックがどのよ

うな分布をしているかはよくわかっていない。もう一

つの例として降着効率、すなわち実際の IBHへの降

着率と Bondi降着率の比 λがある。例えば降着流に

無視できない角運動量が存在する場合、降着はBondi

公式ではよい近似にならず、 radiatively inefficient

accretion flow (RIAF) (Ichimaru 1977; Narayan &

Yi 1995) のような 別の降着モデルに依る。他にも

降着物のアウトフローによって、実際に BHの地平

面に届くものはかなり少なくなることも期待される。

これら υkick と λは、IBHの観測によって制限を与

えることが可能である。

この研究では、星間空間からの降着による IBHの

光度分布を計算する。まず IBHの分布について過去

の研究よりも正確なものを得るために銀河系のポテ

ンシャルを用いて IBHの軌道を計算する。軌道計算

の結果と最近の観測に基づいた銀河系の星間ガス分

布を用いて降着率、光度の分布を計算する。

硬X線は軟X線に比べて星間ガスによる吸収が遥
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かに少ないので、硬 X線による探査はとても強力で

ある。したがって光度の計算結果を使って、現在稼

働している硬 X線望遠鏡 NuSTARおよび提唱され

ている X線望遠鏡 FORCEによる IBHの硬 X線で

の検出可能性について考察を行う。上記の 2つの不

定性を十分考慮するため、幅広い範囲の υkickと λに

ついて検出数の計算を行う。

2 Formulations

2.1 The Galactic Structure

ここでは本研究で用いた銀河系の構造、および銀

河系内で IBHがどのように誕生するかの設定を述べ

る。銀河系の構造については、中心部のバルジ、銀

河ディスク、そしてこれらを覆う球状のハローの 3成

分を仮定する。まず IBHが従う重力ポテンシャルに

ついては以下に述べるような Irrgang et al. (2013)

(Model II)のモデルを仮定する。バルジとディスク

についてはMiyamoto & Nagai (1975)による

ϕi(r, z) = − GMi√
r2 +

(
ai +

√
z2 + b2i

)2 . (1)

を用いる。ただし i = 1, 2をそれぞれバルジ、ディス

クに対応させる。またハローについてはWilkinson

& Evans (1999)による球対称モデル

ϕhalo = −GMh

Rh
ln

(√
R2 +R2

h +Rh

R

)
, (2)

を仮定する（ただし R ≡
√
r2 + z2）。Irrgang et al.

(2013)は、銀河系の回転曲線や太陽近傍の密度など

の観測データから式中の定数を以下のように求めた。

M1 = 4.07× 109M⊙, a1 = 0, b1 = 0.184kpc (3)

M2 = 6.58× 1010M⊙, a2 = 4.85kpc, b2 = 0.305kpc

(4)

Mh = 1.62× 1012M⊙, Rh = 200kpc. (5)

ポテンシャルの微分により運動方程式が得られる。4

次のルンゲ・クッタ法でこれらの運動方程式を解く。

ディスクでの IBH の誕生分布は、銀河面上での

中心からの半径で指数関数的 (すなわち ρIBHd ∝

exp(−r/rd)のよう)に設定する。一方 z方向の分布

は、銀河面から 75 pc 以内で一様とする (75 pc と

いう数字はのちに分子雲のスケールハイトとして仮

定しているもの)。一方バルジでの分布は球対称にと

り、これも銀河中心からの半径で指数関数的 (すなわ

ち ρIBHb ∝ exp(−R/Rb)のよう)に設定する。

銀河系で誕生した IBHの数はNIBH = 1×108と設

定する。最近の観測 (Licquia & Newman 2015)によ

ればバルジ領域の星質量は銀河系全体の ∼ 15%で、

残りの∼ 85%はディスク領域にあることが明らかに

なっている。そこで、ディスクとバルジでの IHBの

数の比がこれと等しいと仮定して、これらの領域で

の誕生のレートを決定する。この仮定は、銀河系内

での初期質量関数が時間および場所に依存しないと

すると適当な仮定である。

また、ディスクでは IBH は 10Gyr 前から現在ま

で一定のペースで誕生しているとする。一方バルジ

では銀河系の歴史の初期にほとんどの星が生まれた

と考えられているが、いつ生まれたかの具体的な分

布は未だに決定されていない。よって本研究では単

純に、バルジでは 10Gyr前から 8Gyr前までの 2Gyr

の間で一定のペースで IBHが誕生したと仮定する。

2.2 IBH Initial Conditions

ここでは IBHの初期条件、すなわち IBHの質量

と初期速度をどのように設定したかを説明する。

まず質量分布は、Ozel et al. (2010)がX線連星の

観測データから得た平均 7.8 M⊙、分散 1.2 M⊙の正

規分布を用いる。IBHの質量は IBHが物質を降着し

た時に増加するが、この変動は微小であるとして無

視する。

IBH の初期速度は、親星の速度と IBH 形成時の

キックの足し合わせで与える。ディスク上に存在す

る IBHの親星は、銀河系のポテンシャルに沿った回

転曲線に従って運動する。したがってディスクの親

星については、今回の Irrgang et al. (2013)のポテン

シャルに整合するように回転速度を与える。一方バ

ルジの星は回転しておらずランダム運動をしている。

よってここでは、バルジ内の親星は平均 130 km s−1

のマクスウェル分布をしていると仮定する。この仮
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定は、(Kunder et al. 2012)による銀河中心付近の星

の速度の測定結果と整合する。

BH のキックについてはほとんどわかっていない

が、有力なものとして二つの説が存在する。一つは、

運動量が保存することから示唆されるように、BHが

重いほどキックの速度が小さくなるという仮定であ

る。中性子星については固有運動の観測からキック

速度は 420 km s−1程度のマクスウェル分布に従うこ

とがわかっている。運動量を保存したままBH質量ま

でこの結果を外挿した場合、低い場合で 50 km s−1

程度のキック速度を得る。

一方いくつかの研究はこれに反論していて、例え

ば (Repetto et al. 2012)では X線連星の現在の位置

の観測から一部の BHについては中性子星と同等な

100− 500 km s−1ぐらいのキックが必要だと結論付

けている。

この議論にも決着がついていないため、ここでは

キックをマクスウェル分布としてその平均を 50−400

km/sの範囲で幅広く考える。ただしここでは簡潔の

ため、キックの大きさの確率分布は IBHの質量には

よらないと仮定する。

2.3 Interstellar Gas

ここでは銀河系内のガス雲の分布について述べる。

本研究では温度と密度の異なる 5種類のフェーズを用

いる。これらの具体的な情報は表 1にまとめている。

もっとも密度の高い 2フェーズについては、密度

を確率分布とし、これを n1 < n < n2 の範囲で指数

β の power-lawとする。すなわち密度 n– n + dnの

ガスの充填率は

dξ(n)

dn
=

(β − 1)n−β

n1−β
1 − n1−β

2

ξ(r, z) (n1 < n < n2) (6)

と表される。ただし ξ(r, z) は銀河のある場所でのあ

るフェーズの充填率である。 一方、残りの 3フェー

ズ (warm HI, warm and hot HII)については、密度

をそれぞれの表 1での値に固定する。

各フェーズには音速と乱流が存在し、これらが ef-

fectiveな音速として降着率に影響する。分子雲のよ

うな冷たいフェーズでは、乱流 (∼ 10 km s−1)が支配

的になる。したがって、hot HIIについては effective

な音速を cs = 150 km s−1 とし、残りのフェーズに

ついては 10 km s−1 と設定する (Ioka et al. 2016)。

5つの ISMフェーズの充填率は、それぞれ銀河系

の場所に依存すると考える。これを考えるためには

充填率 ξ を銀河系での位置の関数として表す必要が

ある。これを以下のようにモデリングする。まず分

子雲と HIの 2つのフェーズの計 3種類については、

最近?によって得られた H2 と HIの面密度プロファ

イルΣ(r)と合うように設定する。銀河面からの高さ

方向のガス分布は |z| < Hdの領域内で一様と仮定す

る。ただし Hd は表 1にある値で、銀河系全体で一

定とする。よって充填率は、|z| < Hd のときは面密

度から

ξ(r, z) =
Σ(r)

2Hdµ

1

n
(7)

のように計算され、それ以外の z ではゼロにな

る。ただし µ は分子雲と H 原子の雲でそれぞれ

2.72mp,1.36mp と設定する。上の式でWarm HIの

ガス密度 nは単純に表 1での値で与えられるが、分

子雲と cold HIについては power-law分布で重み付

けした平均

⟨n⟩ = 1

ξ

∫ n2

n1

n
∂ξ

∂n
dn =

β − 1

β − 2

n2−β
1 − n2−β

2

n1−β
1 − n1−β

2

. (8)

を用いる必要がある。

観測されている HIの Σ(r)は cold HI, warm HI

両方が含まれているが、これらの相対的な比は銀河

系全体で一定とし、その値を太陽近傍での Σ0 の比

3.1:3.5 でとる。この比は Σ0 = 2Hdµξ
BR
0 nという式

と表 1のパラメータから計算される。この結果分子

雲と HIガスの 3種類について ξ(r, z)が銀河系全体

で求まったことになる。

残りの 2 つのフェーズの充填率 ξ(r, z) は以下の

ように求められる。まず与えられた場所について、

先ほど求めた 3 種類の充填率の和 ξH2+HI(H2 and

cold/warm HI)を計算する。これを 1から引いた残

り 1 − ξH2+HI を 2種類の HIIフェーズで分配する。

分配する比が太陽近傍での ξBR
0 の比が銀河系全体で

一定だとすると、5つのフェーズ全ての充填率が求

まる。
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Phase n1[cm
−3] n2[cm

−3] β ξBR
0 Hd cs[km s−1] Σ0[M⊙ pc−2] ξ(r = 8.3 kpc)

分子雲 102 105 2.8 0.001 75 pc 10 2.3 0.0004

Cold HI 101 102 3.8 0.02 150 pc 10 3.1 0.026

Warm HI 0.3 – 0.35 500 pc 10 3.5 0.46

Warm HII 0.15 – 0.20 1 kpc 10 2.0 0.16

Hot HII 0.002 – 0.43 3 kpc 150 0.17 0.37

表 1: 本研究で用いた、5つの星間空間のフェーズ。3つの変数 ξBR
0 , Hd, and cs は、それぞれ銀河面太陽

近傍での各フェーズの充填率 (Bland-Hawthorn & Reynolds 2000)、銀河面からのスケールハイト (Agol &

Kamionkowski 2002)、そして乱流も含めて考えた effectiveな音速 (Ioka et al. 2016)である。ガス密度と

ξBR
0 、Hd から太陽近傍の各フェーズの面密度 Σ0 を求めている。本研究で用いた充填率 ξ の、太陽近傍で

の値を ξ(r = 8.3kpc)として示している。

2.4 Mass Accretion from ISM

実際の BHへの物質の降着率は、Bondi降着率よ

りもかなり小さいことが示唆されている。この主張

はMHDシミュレーション (Perna et al. 2003参照)、

更に対流モデル Narayan et al. (2000)およびアウト

フローモデルADIOS(adiabatic inflow-outflow solu-

tions)Blandford & Begelmann (1999)などによって

支持されている。また観測もこれを支持している。

例えば近傍の活動銀河の観測は λ = 0.01を示唆して

いて、さらに ROSATによる INSの観測結果からは

λ ≲ 10−3 が得られている。

しかし IBHについては、λがどの程度の値になる

かは大きな不定性がある。よってここでは λを 10−3–

10−1 の範囲で考える。

2.5 IBH Luminosity and Flux

降着率は以下のような Bondi公式で表される。

Ṁ =λ · 4π (GM)2ρ

(υ2 + c2s)
3/2

≈3.7× 1015g s−1

(
λ

0.1

)(
M

10 M⊙

)2

·
(

ρ

103 cm−3 mp

)[
υ2 + c2s

(10 km s−1)2

]−3/2

(9)

ただしGはニュートンの重力定数、M は BH質量、

ρはガスの質量密度、mpは陽子質量、υは BHと星

間ガスの相対速度、そして cs は表 1 で与えられる

effectiveな音速である。

ここから光度を得るために、Mii & Totani (2005)

で用いられている手法を採用する。Mii & Totani

(2005)では、降着率が小さくなるに応じて標準円盤

から radiatively-inefficient accretion flow (RIAF)へ

モードが変換されるように放射率を定義している。降

着理論によれば、降着率が高い場合は降着円盤は標

準円盤として振る舞い、η ≡ L/(Ṁc2)は一定となり、

Lは降着率に比例する。一方降着率がある閾値より

も小さくなると、円盤は RIAFに変化し、η は降着

率に比例するようになる。よって光度 Lは降着率の

2乗に比例することになる。(Narayan & Yi 1995)。

閾値はエディントン光度の 0.1倍程度であると考え

られていて

Ṁth = ϵthṀEdd

= 1.4× 1018g s−1

(
M

10 M⊙

)( ϵth
0.1

)(ηstd
0.1

)−1

(10)

のようになる。ただし ṀEdd ≡ LEdd/(ηstdc
2)はエ

ディントン光度に対応するエディントン降着率と呼

ばれるもので、ηstdは標準円盤での放射率である。よ

く用いられる ϵth = 0.1, ηstd = 0.1を用い ηが連続に

なるようにすると、ηは

η =

ηstd(Ṁ/Ṁth) (when Ṁ < Ṁth)

ηstd (when Ṁ > Ṁth).
(11)

と表される。ただし本研究では標準円盤はあまり重

要でないことが以下のようにしてわかる。最も高い

降着率が実現される n = 105cm−3, υ = 0 km s−1 の
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場合でも、Ṁ = Ṁthが実現されるために必要な IBH

の質量は

M ≥ 14 M⊙ ·
(

λ

0.1

)−1 ( ϵth
0.1

)(ηstd
0.1

)−1

, (12)

となり、ここで仮定している質量分布ではほぼ存在

しないことがわかる。

続けて、今回のような低い降着率の場合には X線

光度が bolometric光度の∼ 0.3倍であると仮定する

(Fender et al. 2013)。すなわち X線光度は以下のよ

うになる。

LX ≈3× 1032erg s−1

(
λ

0.1

)2(
M

10 M⊙

)3

·
(

ρ

103 cm−3 mp

)2 [
υ2 + c2s

(10 km s−1)2

]−3

(13)

ただし最後の式では RIAF regime を仮定した。こ

の光度を ROSAT, NuSTAR,FORCE 全てのエネル

ギー幅に共通して用いる。最後に放射は等方的と仮

定し、太陽系が銀河面上で中心からR0 = 8.3 kpcの

場所にあるとしてフラックスを計算する。

3 Results

結果をまとめた論文を現在執筆中であるため、こ

こでは結果を発表しない。口頭発表において具体的

な結果を述べる予定である。
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「すざく」衛星によるMAXI J1659-152 の X線スペクトル解析

早川 亮大 (首都大学東京大学院 理工学研究科)

Abstract

ブラックホール (BH)連星は，伴星からの物質供給が起こることで，降着物質が重力エネルギーを獲得し，

X線として解放される。このときに起こる放射は，主に降着円盤からの熱的な放射成分と，BH周辺のコロ

ナからのコンプトン放射による連続成分で構成され，前者が優勢の場合をソフト状態，後者が優勢の場合を

ハード状態と呼ぶ。MAXI J1659-152 は，国際宇宙ステーションに設置された全天X線監視装置 (MAXI)に

よって 2010年 9月 25日に発見された BH候補天体である。その後次々と追観測が行われ，「すざく」衛星で

は，2010年 9月 29日から 2010年 10月 1日までの間に 3回観測が行われた。この天体の軌道周期が約 0.1

日であり，現在発見されている BH連星では最短である。さらに，これまでの研究で伴星は 0.15-0.25M⊙ の

M5矮星であることが示唆されている。また，発見当初は BH連星に似た時間変動が見られることからハー

ド状態であったが，「すざく」衛星での観測時はハード状態からソフト状態へ向かいつつある過渡期であった

ことがわかった。今回，この天体についての「すざく」衛星のデータ解析を行った。観測 1日目においてエネ

ルギースペクトル，ライトカーブ，パワースペクトルの取得を行った。また，11-70keVの Low-Frequency

QPO(準周期的振動)の周波数が 2.3Hzと求まった。本発表では，研究の進捗を報告する。

1 Introduction

銀河系内に存在する恒星質量の BHはこれまでに

銀河系内に 50個程度発見されている。BHそのもの

を光で観測することはできないが，構成や白色矮星な

どと連星をなしている Black hole binaries (BHXB)

では，伴星からの物質供給がおこり回転しながら薄

い円盤状になって落ち込んでいく。この降着円盤は

標準モデルでは光学的に厚く，幾何的に薄いとされ，

そこからの放射スペクトルは温度に依存した黒体放

射で表される。一方，BHの内縁周辺にはコロナと呼

ばれる∼100keVの高温低密度の電子雲が広がってお

り，降着円盤から出た光子はこの頃なで散乱，加速

されて数百 keVという硬X線領域まで達する。この

逆コンプトン散乱によるスペクトルはべき 1.4-2程度

のべき関数で表される。BHXBではアウトバースト

と呼ばれる突発的な増光現象や数日のうちにハード

ネスが大きく変化する現象が見られる。円盤からの

放射が支配的な軟 X線優勢が明るい状態をソフト状

態，コロナからの放射が支配的な状態を硬 X線優勢

で暗い状態をハード状態と呼ぶ。

MAXI J1659-152 は MAXI が発見した恒星質量

BHXBの候補天体である。2010年 9月 25日に発見

されたあと，RXTE、Swift、XMM －Newton、「す

ざ く」で次々と追跡観測が行われた。観測は X 線

だけ でなく、Swift/UV Optical Telescope (UVOT)

や ESO/Very Large Telescope (VLT) で UV や可

視光で の観測も行われた。MAXI J1659-152 の時

間変動の 解析から以下のことが示唆されている。

(E.Kuulkers et.al. 2013) 軌道周期は発見されてい

る BHXB中最短の ∼2.4時間であり，これは連星が

銀画面から 2.4± 1.0kpcと比較的離れたところに位

置していることと関係していると考えられている。

dipの様子から降着円盤の傾斜角 (円盤の法線と視線

のなす角) は 65-80°である。伴星は 0.15-0.25M⊙、

0.2-0.25R⊙ の M5 型矮星である。

今回，この MAXI J1659-152 の「すざく」衛星の

データについて主にエネルギースペクトルの取得を

行った。「すざく」での観測時、この天体はハードか

らソフトへと移行する中間である、Intermediate と

呼ばれる状態であった。
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2 Data Processing

2010年 9月 29日から 10月 1日の 3日間にわたっ

て「すざく」衛星で取得されたデータのうち，1日

目の観測データについて，スペクトルの取得を行っ

た。「すざく」衛星搭載の検出器は XIS、HXD-PIN、

HXD- GSO の 3 つでそれぞれのエネルギー帯域は

0.4-12 keV、10-70 keV、40-700 keV である。今回

は，この中でHXDについてスペクトルの取得を行っ

た。この際，X線バックグラウンド (NXB)が 1%以

上になる 200keV以下を使用した。

解析には，HEADAS version6.20を使用した。

3 Results

図 1は 1回目の観測における　 10-60keVのパワー

スペクトルである。準周期的振動 (QPO)のピーク周

波数が 2.3Hz付近にあることがわかる。，図 2はエ

ネルギースペクトル (HXD)である。

QPOの周波数とハードネスの関係はこれまでにも示

唆されてきたが，物理的な要因の解明には至ってい

ない。
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2
2.

2
2.
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Po
w

er

Frequency (Hz)

MAXI J1659−152

Start Time 15468  6:37:59:344    Stop Time 15468 16:38:10:544

Bin time:   0.1000     s

図 1: 11-70keVのパワースペクトル。2.3Hzにピー

クが見える。

4 Conclusion

「すざく」衛星の取得したMAXIJ1659-152の 1日

目の観測について，HXDのデータ解析を行い，ライ

図 2: 1 日目の観測での HXD のエネルギースペク

トル

トカーブ，パワースペクトル。X線スペクトルを得

た。今後は，XISのデータでも同様の解析を行うと

ともに全観測について解析を行い，モデルとのフィッ

トなど，より詳しく解析を進めていかなくてはなら

ない。

5 Reference
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X線天文衛星NuSTARとXMM-Newtonによる狭輝線セイファート1

型銀河SWIFT J2127.4+5654の観測

井戸垣 洋志 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

狭輝線セイファート 1型銀河 (NLS1)である SWIFT J2127.4+5654は NuSTARと XMM-Newton による

同時観測が 2012年 11月に 3回行われている。これらのデータを解析したところ、その X線スペクトルは、

低温で光学的に厚い物質からの放射が、熱的分布を持つ、より高温の電子コロナによって逆コンプトン散乱

され、さらにその一部がトーラスによって反射されるというモデルで再現できた。また、3回の観測を通し

て光度 Lが 1.06×1045 erg s−1 から 1.55×1045 erg s−1 に変化したのに対して、電子温度 kTe は 19+6
−3 keV

から 17+3
−3 keVへと減少傾向を示し、電子コロナでは降着してくる陽子とのクーロン衝突による加熱と逆コ

ンプトン散乱による冷却が釣り合っているとすると導き出される相関 kTe ∝ (L/LEdd)
−0.4 と無矛盾である

ことが分かった。

1 Introduction

一部の銀河中心の 100 pc 以下の領域からは、そ

の銀河に含まれる星全体に匹敵する 1041−47 erg s−1

以上もの放射が出ている。これは活動銀河核と呼ば

れ、その正体は質量を降着する超巨大質量 (106−9M⊙)

のブラックホール (SMBH) である。中でも狭輝線

セイファート 1 型銀河 (NLS1) はその中心にある

SMBHの質量が ∼ 106M⊙ と小さい一方で、光度は

1043−46 erg s−1 と高く、大きな質量降着率を持つ。

そのため、SMBHの成長の初期段階であると考えら

れ、その成長過程を探る鍵として注目されている。

NLS1の X線スペクトルは、光子指数 Γ ∼ 2で伸

び 30–40 keV付近に折れ曲がりをもつべき関数成分、

2 keV 以下にピークをもつ超過成分、6.4 keV 付近

の輝線構造などからなる。これは、降着円盤などか

らの ∼ 0.1 keVの低温の光子が、熱的分布をもつよ

り高温の電子コロナによって逆コンプトン散乱され、

さらに一部がトーラス状の反射体によって反射され

るというモデル (Zdziarski et al. 1996)でしばしば再

現される。このとき、電子コロナは降着してくる陽

子とのクーロン衝突によって加熱される一方で、逆

コンプトン散乱による冷却も受ける。平衡状態にあ

るコロナではこれらが釣り合い、そのときの電子温

度 kTe がべき関数成分の折れ曲がりに対応する。

Ohmura (2017)は上記のモデルを用いて「すざく」

で得られた NLS1の X線スペクトルをフィットした

ところ、kTe ∼ 10 keVとなり、降着率が小さい広輝

線セイファート 1型銀河 (kTe ∼ 50 keV)と比べて低

い値であることが分かった (Molina et al. 2009)。し

かし、「すざく」の硬X線検出器 (HXD)では折れ曲

がりの検出は容易ではなく、kTe が定まらない天体

もあった。

そこで我々は、5–80 keVをカバーし、スペクトル

が折れ曲がる 30–40 keVで HXDと比べて 2桁以上

感度が良いNuSTARと、0.3–10 keVで大きな有効面

積をもつ XMM-Newton を用いて kTe を求めること

にした。Ohmura (2017)が質量が異なる天体の kTe

について調べたのに対し、本研究では代表的なNLS1

である SWIFT J2127.4+5654(以後 SWIFT J2127)

の両衛星による同時観測データに着目し、1つの天

体が変動したときに kTe がどのように振る舞うのか

について調べた。
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表 1: SWIFT J2127の基礎情報

質量 a 1.5× 107M⊙

赤方偏移 z b 0.0147

距離 63 Mpc

光度 ∼ 1045 erg s−1

a Malizia et al. 2008
b Halpern 2006

2 Observations and Data Re-

duction

2.1 Observations

表 2: SWIFT J2127の観測情報

epoch A epoch B epoch C

観測開始日 a 11/04 11/06 11/08

露光時間 (ks) b 88 75 42

露光時間 (ks) c 96 96 51
a 3 観測とも 2012 年
b NuSTAR
c XMM-Newton

SWIFT J2127は表 1に記したように、質量は 1.5×
107M⊙と小さく、光度は∼ 1045 erg s−1と高い、典

型的な NLS1である。

今回我々は NuSTAR と XMM-Newton によって

2012年 11月に行われた 3回の同時観測の公開デー

タを解析した。表 2に観測情報を記した。以後は 3

観測を順に epoch A、B、Cと呼ぶことにする。

図 1に XMM-Newton の PN、NuSTAR の Focal

Plane Module A (FPMA)、B (FPMB)によって得

られた、バックグラウンドを引いた後のライトカー

ブを示した。光度は最大で 3倍に変化しており、本

研究の目的である kTe の振る舞いを調べる上でこの

天体は適していると言える。そこで、観測ごとの時

間平均スペクトルを解析することにした。

2.2 Data Reduction

今回 NuSTAR は FPMAと FPMBの両検出器の

データを使用した。一方 XMM-Newton は、Metal

Oxide Semi-conductor 1(MOS1)、2(MOS2) と PN

の 3つの検出器で観測しているが、PNよりも読み

図 1: 3 観測のライトカーブ。上から順に PN、

FPMA、FPMB。

出し時間が長いMOSはパイルアップしている可能

性が高いため (Marinucci et al. 2014)、PNのデータ

のみを使用した。

X線源を含む領域 (ソース領域)のスペクトルを抽

出し、そこから視野内で線源の無い領域の信号をバッ

クグラウンドとして差し引いたものを天体からの信

号として解析した。ソース領域は、NuSTAR、XMM-

Newton それぞれ半径 1.9分角、0.46分角の円とし、

バックグラウンドはソース領域と同じ大きさの円か

ら取った。

3 Results

1 10

0.
01

2×
10

−3
5×

10
−3

0.
02

ra
tio

Energy (keV)

図 2: epoch Aの時間平均スペクトル。黒は PN、赤

は FPMA、緑は FPMB。
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図 2に例として epoch Aのバックグラウンドを差

し引いた後の時間平均スペクトルを、Γ = 2のべき

関数モデルとの比として示した。これにより簡易的

に検出器応答を解き、大まかなスペクトルの構造を

見ることができる。すると 6.4 keV付近に鉄の Kα

輝線と吸収端の構造をもち、30 keV付近に折れ曲が

りをもつべき関数の形をしていることが分かる。一

方で SWIFT J2127は銀経 97.8度、銀緯 4.4度の方

向にあるため、∼ 2 keV以下は銀河系内の星間物質

(柱密度 NH = 7.70× 1021 cm−2)による強い吸収を

受けていることが分かる。

Ohmura (2017) に倣い、降着円盤など低温の

で光学的に厚い物質からの黒体放射 (zbbody)

が、温度 kTe の電子コロナによって逆コンプ

トン散乱され (nthcomp)、さらにその一部が鉄

を含むトーラスなどの周辺物質で反射される

(reflect∗nthcomp+zgauss) というモデルでフィッ
トした。その際、反射体の鉄の存在量は太陽組成比

を仮定した。また銀河系内と天体のある銀河内での

星間物質による吸収を考慮して、2種類の吸収モデ

ル (phabs, zphabs)をかけた。

図 3に実際にフィットしたスペクトルと、そのと

きのモデルとの残差を示した。解析するエネルギー

帯域の上限は FPMのバックグラウンドが優勢にな

る 50 keVとした。PNと FPMの両者の帯域が重な

る 5–10 keVでは、図 2の ∼ 8 keVに見られるよう

にように、検出器間の相互較正の系統誤差の影響で

スペクトルの形状が食い違っているため、6.0 keV以

下を PN、それ以上を FPMが担うようにした。さら

に、PNのスペクトルは検出器や鏡に含まれる酸素

(0.54 keV)、ケイ素 (1.8 keV)、金 (2.2 keV)の吸収端

付近で、有効面積の計算に大きな統計誤差があること

が知られており (Marinucci et al. 2014)、フィットに

虚偽の残差を示すため、0.7 keV以下と 1.8–2.5 keV

を解析から除外した。

表 3に得られたパラメータを記した。χ2/degrees

of freedom(dof) = 1.1–1.2となり、3観測ともスペク

トルを先述のモデルでよく再現できた。epoch Bと

epoch Cのスペクトルを比べると、∼ 20 keV以下で

は epoch Cのほうが上にあるがそれよりエネルギー

が高くなると重なり始めている。このことから、

図 3: スペクトルフィットの結果。検出器応答を解い

た時間平均スペクトルの下にモデルとの残差を示し

た。黒が epoch A、赤が epoch B、緑が epoch C。

表 3: スペクトルフィットの結果

parameter epoch A epoch B epoch C

kTe (keV) 19+6
−3 16+3

−2 17+3
−3

Γ 2.01+0.01
−0.04 2.04+0.02

−0.04 2.08+0.02
−0.03

normreflect 1.4+0.2
−0.2 1.8+0.1

−0.3 1.7+0.3
−0.2

F2−10 keV
a 2.53–2.60 3.07–3.21 3.41–3.67

L2−10 keV
b 1.17–1.22 1.43–1.50 1.58–1.71

χ2/dof c 1.12 1.19 1.16
a 単位は ×10−11 erg cm−2 s−1

b 単位は ×1043 erg s−1

c dof は 3 観測とも 280

フラックスが高い状態ではスペクトルが柔らかく

なり、また折れ曲がりのエネルギーが低くなること

が分かる。一方で epoch Aと epoch Bのスペクトル

が 20 keVを超えても 50 keVまでに重なり始めてい

ないが、これはこのエネルギー帯では逆コンプトン

散乱成分だけでなく反射成分も支配的になり、epoch

Aの反射成分の量が他の観測と比べて少ないためで

ある。実際に、表 3のように epoch Aから Cへと時

間が進むにつれて光度が 1.4倍に高くなったのに対

して、Γは 2.01+0.01
−0.04から 2.04+0.02

−0.04へと大きくなり、
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kTeは 19+6
−3 keVから 17+3

−3 keVへと低くなる傾向に

ある。また reflectの normは epoch B(1.8+0.1
−0.3)と

epoch C(1.7+0.3
−0.2)に比べて epoch A(1.4+0.2

−0.2)だけ小

さくなっている。

4 Discussion

得られたLと kTeの負の相関について考える上で、

以下のMiyakawa et al. (2008)のモデルとの比較を

行う。まず、電子が逆コンプトン散乱によって失う

エネルギーは
(
dE
dt

)
comp

∼
[
4kTe

mec2

]
UradnσT となる。

ここで Urad, n, σT はそれぞれ、光子のフラックス密

度、コロナの電子密度、トムソン散乱断面積であり、

Urad ≃ Lτ/4πR2(τ は半径Rのコロナの光学的厚み)

である。一方で、電子が陽子とのクーロン衝突によっ

て得るエネルギーは
(
dE
dt

)
coulomb

∼ 3
2
nkTp

tpe
となる。

ここで tpe はクーロン衝突において陽子と電子が同

じ温度のマクスウェル分布になるのに必要な緩和時

間であり、tpe ∝ (kTe)
3
2 である。

コロナが平衡状態にあり、この両者が釣り合って

いるとすると

3

2

nkTp

tpe
=

[
4kTe

mec2

]
UradnσT

となる。陽子のクーロン衝突によるエネルギーの受

け渡しよりも降着によるエネルギーの受け取りのほ

うが大きく、陽子温度が kTp ∼ GMmp/Rで一定と

仮定して上記の釣り合いの式を解くと

kTe ∝ (L/LEdd)
−0.4

という相関が導かれる。

図 4 に L/LEdd と kTe の相関を示した。NLS1

の全光度と 2–10 keV の光度の関係式 L =

91L2−10 keV(Jin et al. 2012)を用いた。図 4を見る

と、Ohmura (2017)の結果と合わせて相関と無矛盾

であり、kTe は加熱と冷却の釣り合いで決まるとい

う描像を支持できる。今後はBLS1や、よりL/LEdd

が大きい NLS1についても同様の解析をし、相関を

検証する予定である。

図 4: L/LEdd と kTe の相関。赤は今回の解析結果、

黒はOhmura (2017)の結果。マーカーが丸の 4点は

SWIFT J2127、四角はMrk 110、矢印は kTeの上限

が決まらなかった IGR J16185–5928、WKK 4438の

結果。点線は kTe ∝ (L/LEdd)
−0.4。

5 Conclusion

今回我々は SWIFT J2127の NuSTAR と XMM-

Newtonによる 3回の同時観測データを解析した。そ

の時間平均スペクトルは、低温光子の電子コロナに

よる逆コンプトン散乱と、トーラスによる反射のモ

デルでよく再現できた。また、kTeは (L/LEdd)
−0.4

に比例し、クーロン衝突による加熱と逆コンプトン

散乱による冷却によって決まるという描像と無矛盾

であった。
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活動銀河核からのFeKα輝線スペクトル解析による

放射領域の速度構造の推定

今井 悠喜 (埼玉大学大学院 理工学研究科 田代・寺田研究室)

Abstract

活動銀河核 NGC4151からの X 線放射スペクトルにみられる中性 FeKαの輝線プロファイルを、この輝線

のあらわれる 6.4keV付近のエネルギー分解能に優れる Chandra衛星の高エネルギー透過型回折格子 (High

Energy Transmission Grating; HETG) 及び 硬Ｘ線領域で高精度な観測が可能な NuSTAR 衛星による観

測データを用いて解析した。HETG で７回にわたって取得した観測データを天体光度で 2 種類に分類し、

それぞれで足しあわせることで統計を改善したスペクトルを作成、FeKα 輝線の半値全幅 (Full Width at

Half Maximum; FWHM) を求めた。その際、FeKα 輝線が幅の狭い成分 (FeKαnarrow) と幅の広い成分

(FeKαbroad)の 2成分からなることが確認できた。また、FeKαbroad 成分が重力赤方偏移しているかを調べ

たが結論はできなかった。FeKαnarrow と FeKαbroad をの FWHMを広輝線領域由来と考えられる Hβ 輝線

の FWHMと比較したところ、 FeKαbroad、Hβ 輝線、FeKαnarrow の順で FWHMが大きくなった。これ

は FeKαbroad の放射領域、広輝線領域、FeKαnarrow の放射領域の順で運動速度が大きいことを示しており、

この順番で中心ブラックホールから近くに存在することが示唆された。また、天体の X線光度の時間変動に

よる FeKα 輝線の速度幅の変化は見られなかった。また、光度が大きくなる時期に FeKαbroad 輝線強度も大

きくなるという結果から、連続成分の発生領域 (高温電子雲)近くで散乱していることが示唆される。

1 イントロダクション

活動銀河核とは、超巨大ブラックホール (M1̃06-

109M⊙、⊙:太陽質量)への質量降着によって莫大な

エネルギーを放射している天体である。その放射メ

カニズムは未だよく分かっていないが、多波長で観

測されたスペクトルを説明するものとして「トーラ

スモデル」が提唱されている。中心部の大質量ブラッ

クホールと降着円盤を取り囲むダストトーラスと呼

ばれるドーナツ状の吸収体が存在し、ダストトーラ

スの開口部付近には広輝線領域、狭輝線領域が広がっ

ているとするものである。我々がこの開口部方向か

ら降着円盤や広輝線領域を直接覗いている場合が 1

型、ダストトーラス越しに放射を見ている場合を 2

型と分類され、2型のスペクトルには、トーラスによ

る吸収の影響で幅の広い輝線が見られないという特

徴がある。

活動銀河核の X 線スペクトル中には、しばしば

6.4keV付近に鉄の蛍光X線である中性 FeKα輝線が

見られる。この輝線は透過力が高く、ダストの吸収

図 1: 活動銀河核のトーラスモデル模式図

の影響を受けにくいため、活動銀河核の内部構造を

知るうえで重要な手がかりであるが、散乱体となる

鉄がどこにあるのかは完全には分かっていない。考

えられている放射機構として、降着円盤から放射さ

れた紫外線がその周りの高温電子雲に飛び込んで逆

コンプトン散乱を受け、X線へ到達（連続成分）し、

それが降着円盤やダストトーラス内縁などで反射さ

れることによって、鉄輝線を生成すると考えられて

いる。また、X線スペクトル中に非対称に広がった
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鉄輝線の形から、ブラックホールの近傍で反射され

た輝線に重力赤方偏移の影響が表れているとするモ

デルなどが提案されてきた。(Fabian et al. 1989)

図 2: 活動銀河核からの FeKα輝線放射のモデル

放射領域の場所を特定するアプローチとしては以

下を考える。FeKα輝線の幅広がりが放射領域の運

動によるドップラー効果によるものとして、輝線幅

の測定からその放射領域の速度を求める事ができる。

Kepler運動を仮定すると、放射領域の運動速度 vと中

心ブラックホールからの距離Rとして v =
√

GMBH

R

という関係が成り立つ。もし中心ブラックホール質

量が分かっていれば、測定した速度より、中心から

の距離が推定できる。あるいは他の輝線の幅と比較

することで、どの元素が中心から近いのか知ること

ができる。

これらを議論するため、今回スペクトル解析によっ

て FeKαが 2成分からなるかどうかを検証した上で、

FeKα輝線幅を評価した。その際、輝線の重力赤方

偏移が起きているかをモデルによって検定した。ま

た、天体の光度の時間変動による輝線幅、輝線強度

の変化を調べた。

2 観測衛星

2.1 Chandra-HETG

X線天文衛星「Chandra」は、望遠鏡-検出器間に

挿入することのできる 2種類の透過型回折格子によ

り、2 − 10keV のエネルギー領域で高いエネルギー

分解能を実現できる。今回用いる HETGは、6keV

付近のエネルギー分解能で約 35eVを実現している。

現在稼働中の X線天文衛星の中で FeKα輝線の幅

を測るという目的に最も適している。

2.2 NuSTAR

NuSTAR衛星には観測機器として、2つの焦点面

FPMA,FPMB(Focal Plane Module A, B) があり、

それぞれ CdZnTe 半導体検出器が搭載されている。

観測可能なエネルギー領域は 3.0 − 78.4keV で、硬

X線領域に対して高精度な観測ができる。Chandra-

HETGは高エネルギー分解能を持つ一方で、光子統

計の良いエネルギー帯域が狭い。よってエネルギーの

冪乗で表される連続成分に大きな誤差を含む場合が

ある。これが FeKα輝線幅の決定に影響してしまう

可能性を考慮し、今回は連続成分が支配的になる硬

X線領域に優れた性能を持つNuSTARと同時フィッ

トを行い、連続成分の冪指数を決定した。

3 観測データ

FeKα輝線の幅を測定するためには、なるべく明る

く統計がよいデータが必要である。そこで今回対象

天体として NGC4151を選んだ。これは全天でも非

常に明るく観測される活動銀河核の一つである。こ

の天体について、Chandra-HETGの 7観測について

1次光スペクトルを作成した。NuSTARの 1観測に

ついても FPMA,FPMBについてのスペクトルを作

成した。用いた観測データを表 1に示す。

表 1: 使用した NGC4151の観測データ (Chandra7

観測、NuSTAR1観測)

ObsID Obs date Exposure time

Chandra 335 2000-03-05 48030

3052 2002-05-09 156600

3480 2002-05-07 92890

7829 2007-03-19 50040

7830 2007-07-21 50150

16089 2014-02-12 174880

16090 2014-03-08 70050

NuSTAR 60001111005 2012-11-14 61531
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4 スペクトル解析手法・結果

抽出したスペクトルについて、以下の 3つのモデ

ルによるフィットを行った。エネルギー範囲はHETG

を 3.0− 7.5keV、NuSTARを 3.0− 70.0keVの範囲

とした。誤差は 1σとした。回折格子の分光により使

える光子の数が減少しているので、フィットの検定に

は c-statisticsを用いた。

モデルA: zphabs×(edge×brokenpowerlaw+zgaussian)

FeKα 輝線 (zgaussian) が一つの放射領域から出

ていると考えるモデル。折れ曲がりのある連続成

分 (broken powerlaw)、ダストトーラスによる吸収

(zphabs)、7.1keV付近に見られる鉄の吸収端 (edge)

を考慮した。

モデル B: zphabs×(edge×brokenpowerlaw

+zgaussiannarrow+zgaussianbroad)

FeKα が 2 つの成分からなるモデルで、狭い成分

FeKαnarrowは中心から遠い場所にある鉄から出てい

る (zgaussian)と考え、広い成分FeKαbroadを降着円

盤からの反射とするモデルである。Shu et al.(2010)

などにおいて FeKα 輝線が FeKαnarrow,FeKαbroad

の 2成分でよく表されると報告されている。

モデル C: zphabs×(edge×brokenpowerlaw

+zgaussiannarrow+diskline)

モデル Bと同じく FeKαが 2つの成分からなるモデ

ルだが、FeKαbroad の線幅広がりを重力赤方偏移に

由来するもの (diskline)と考える。ブラックホール近

傍から放射され一般相対論的な影響を受けた輝線は、

降着円盤の内縁半径 (rin)、外縁半径 (rout)、我々が

降着円盤を見込む角度 iなどによって形が異なって

観測される。今回、rin = 10rs、rout = 1000rs(rs は

Schwarzschild半径)、また、Evans et al.(1995)より

i = 60◦ とした。

統計を改善するため、HETGによる 7観測を光度

によって 2グループに分類する。まず最初に、モデル

Aを用いて HETGのそれぞれの観測に NuSTARの

1観測を加えて同時にフィットし、そこで 2.0−10keV

での fluxが 10－ 10erg/cm2sを超えるか否かで、明る

い時期と暗い時期を分別した。これらの 2グループ

それぞれを、再度NuSTARの 1観測と同時にモデル

A,B,Cでフィットすることでそれぞれの平均スペク

トルを評価した。これを表 2、図 4、5に示す。本来

NuSTARの観測も HETGの分類に合わせ光度の時

間変動を対応させて同時フィットすべきだが、今回は

これを考慮しなかった。

図 3: 天体光度によるChandra7観測データのグルー

プ分け

表 2: フィット結果から得られたパラメータ
組 FWHMnarrow FWMHbroad 強度 narrow(×10−4) 強度 broad(×10−4) cstat

d.o.f

A(明) 2624+265
−246 1.98+0.11

−0.11
4874
4322

A(暗) 2538+196
−184 2.01+0.08

−0.08
4772
4322

B(明) 1964+273
−259 17726+3303

−2539 1.73+0.09
−0.09 1.9+0.1

−0.1
4766
4319

B(暗) 2048+250
−258 12943+3632

−2608 1.82+0.07
−0.07 1.3+0.1

−0.1
4673
4319

C(明) 2283+214
−229 - 1.7+0.1

−0.1 2.2+0.3
−0.2

4804
4319

C(暗) 2306+164
−171 - 1.85+0.09

−0.08 1.5+0.3
−0.3

4705
4319

図 4: 明るい観測に対する各モデルのフィット（左か

ら A,B,C 青：FeKαbroad、紫：FeKαnarrow、橙：冪

乗成分）
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図 5: 暗い観測に対する各モデルのフィット　（左か

ら A,B,C 青：FeKαbroad、紫：FeKαnarrow、橙：冪

乗成分）

5 議論

各モデルでのフィット結果の c-statisticsから、B、

C、Aの順で統計的信頼性が高いという結果が得られ

た。特にモデルAと Cを比較すると、明るい、暗い

観測でそれぞれ c-statisticsは 70、67改善しており、

その有意度はどちらも 99.9%以上である。このこと

から、FeKα輝線は 2成分の重ね合わせであるとい

う事に妥当性がある。FeKαnarrow輝線が重力赤方偏

移しているかについて、今回、モデル Cの角度 iに

Evans et al.(1995)による値 60◦を採用し consistent

な結果を得ることができた。ただしモデル Bと Cを

比較して Cの方に有意な優位性は無く、連続成分の

光度変動と広がった輝線の変動の時間差を調べるな

ど、今後さらに研究を重ねて判断する必要がある。

最後に、光度の時間変動における輝線幅、輝線強度

の変化について議論する。光度によって輝線幅が変化

していれば、観測時期によって放射領域の速度あるい

は場所の変化が示唆され、活動銀河核の運動解明の

手掛かりが得られる。Shu et al.(2010) より、この天

体について、広輝線領域由来と考えられるHβ輝線の

FWMHは 6350km/sである。この値はFeKαbroad成

分と FeKαnarrow 成分の間にあるので、中心から各

輝線の放射領域までの距離としては、FeKαnarrow、

Hβ 輝線（広輝線領域）、FeKαbroad の順で大きい。

FeKαnarrowの放射起源としてはトーラス内縁部など

が候補としてあげられるが、結論にはより詳細な解析

が必要である。またモデルBでは、得られたFWHM

から、光度の時間変化によって放射領域の速度に違

いは見られず、誤差 1σの範囲で一致した。今後更に

エネルギー分解能の高い観測機器によって分離され

る可能性がある。またモデル B、Cについて、光度

が大きくなる時期に FeKαbroad 輝線強度も大きくな

るという特徴が見られた。光度に寄与しているのは

主に連続成分で、それに伴って強度が変動するとい

うことは FeKαbroad 輝線は連続成分の発生領域 (高

温電子雲)近くで散乱していると考えられる。

6 まとめ

活動銀河核 NGC4151 について中性 FeKα 輝線

の FWHM を求めた。FeKα 輝線が、FeKαnarrow、

FeKαbroad の 2成分からなる事がもっともらしいと

結論した。また、それぞれの FWHMを Hβ 輝線の

ものと比較し、FeKα 輝線の放射領域を推定した。

FeKαnarrow輝線は中心ブラックホールから更に離れ

た場所が放射源であると分かり、候補の一つとしてダ

ストトーラス内縁が考えられる。FeKαbroad 輝線が

重力赤方偏移しているかについて調べ、妥当な結果

が得られたが、重力赤方偏移していない輝線を考え

ても矛盾しない結果が得られた。光度変動に伴う輝

線の振る舞いなど、今後の検討が望まれる。また天体

光度の時間変動によって、FeKαnarrow、FeKαbroad

の FWHMが変化するか調べたが、変化は検出でき

なかった。よりエネルギー分解能の高い観測機器に

よる分離が期待される。光度と共に FeKαbroad 輝線

強度も大きくなるという結果から、この輝線は連続

成分の発生領域 (高温電子雲)近くで散乱していると

考えられる。

Reference

Fabian, A. C., Rees, M. J., Stella, L., & White, N. E.
1989, MNRAS, 238, 729

X. W. Shu, T. Yaqoo, & J. X. Wang 2010, ApJS, 187,
581

Evans, I. N., Tsvetanov, Z., Kriss, G. A., Ford, H. C.,
Cagano, S., & Koratkar, A. P. 1993, ApJ, 417, 82
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FDPSによって並列化されたSPHコードのGPUによる高速化

山内　俊典 (東京大学大学院 総合文化研究科)

Abstract

流体計算に用いられる微分方程式の数値解析手法の１つに SPH(Smoothed Particle Hydrodynamics)があ

る。これは対象とする物体を粒子の集まりとして表現し、ラグランジュ的に粒子を移動させながら解析する粒

子法の１つである。我々のグループは白色矮星を扱うことができる SPHコードを所有している。この SPH

コードは FDPS(Framework for Developing Particle Simulators)を用いることで大規模並列計算が可能に

なっている。しかしこの SPHコードは CPUに対応しているだけで GPU(Graphic Processing Unit)には

対応していない。本研究はこの SPHコードの中で特に計算量の大きい粒子間の相互作用計算の部分を GPU

を用いることで高速化することを目的とする。今回はファーストステップとして我々が所有する GPUのベ

ンチマークを目的として N体シミュレーションコードの GPU化を行ったのでその結果を報告する。

1 イントロダクション

流体計算に用いられる微分方程式の数値解析手法

の１つに SPH(Smoothed Particle Hydrodynamics)

がある。これは対象とする物体を粒子の集まりとし

て表現し、ラグランジュ的に粒子を移動させながら解

析する粒子法の１つである。具体的には粒子それぞ

れにおける力の相互作用を各タイムステップごとに

計算し、運動方程式を時間積分していくことで粒子

の運動の様子をシミュレーションしていく。SPHは

空間のメッシュ分割を用いないため物体の大規模な

変形を有する問題に適しており、様々な天体現象を解

析する手法として用いられている。この中で我々は

白色矮星を扱うことができる SPHコードを所有して

おり、これを使うことで白色矮星の潮汐破壊現象な

どをシミュレーションすることができる。SPHコー

ドでより精度の高い数値解析を行うためには、シミュ

レーションで扱う粒子数を増やす必要があり、粒子

数を増やすと計算量が大きくなるためコードの並列

化が必須となってくる。しかし並列化コードの作成

は容易ではなく、時間もかかる。

FDPS(Framework for Developing Particle Simu-

lators) はこのような問題を解決するために作成され

たフ レームワークである。ユーザーは FDPS を使

うことでプログラムの並列化を意識せずに、並列化

されたプロ グラムを書くことができる。FDPSを用

いたシミュレーションの手順は、次のような流れに

なっている。

(1) 空間のドメイン分割。計算領域をいくつかのサ

ブドメインに分割し、それぞれのドメインが 1

つのMPIプロセスにあてられる。プロセス間で

の通信を最小にし、良いロードバランスになる

ように分割される。

(2) プロセス間での粒子の入れ替え。それぞれのプ

ロセスが、担当するサブドメイン内にある粒子

を持つようにするためにプロセス間で粒子を入

れ替える。

(3) 相互作用情報の交換。それぞれのプロセスが、粒

子の加速度の計算に必要な情報を集める。

(4) 粒子間の相互作用計算。それぞれのプロセスが、

サブドメイン内にある粒子間の相互作用を計算

する。

(5) 粒子データのアップデート。計算された相互作

用から粒子データをアップデートする。

(1)(2)(3) はプロセス間通信が必要であり、FDPS の

ライブラリが適切に実行する。 (4)(5) はプロセス間

通信を必要としないため、実際の計算式などはユー

ザー自身が書く。シミュレーション全体で最も計算

量が重い部分が (4) の相互作用の計算であり、現段

階での FDPS では CPU 上で SIMD 命令を 用いて
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計算している。

本研究ではこの計算を GPU(Graphic Processing

Unit) を用いて並列化する。一般にGPUは多数のコ

アを持ち、単純な計算を大量に行うことに特化してお

り、CPUの限られたコア数で実行するよりも高速に

計算することができる。しかしGPUでは単純なイン

オーダー実行のため複雑な条件分岐などを含む計算

は苦手である。そのため本研究では (4)の粒子感の相

互作用計算の部分のみをGPUで計算させ、その他の

部分はCPUが行う仕様にする。また通信のオーバー

ヘッドを小さくするために”multiwalk”(Hamada et

al)を実装する。

GPUを扱うには cudaや openCLといった特別な

言語を使わなければならない。また正しく動くコー

ドが書けても性能を簡単には出せない。このような

理由からいきなり SPHコードのGPU化を行うには

ハードルが高い。そのため今回はファーストステッ

プとして粒子計算の中でも比較的簡単な N体シミュ

レーションの GPU化を行う。

2 高速化方法

2.1 FDPSにおけるSPHコードの高速化
方法

GPUはそのハードウェアの特徴から様々な長所が

ある。例えば、多くのコアを持っているため単純な並

列計算が得意である。CPUでは多くても 8個ほどの

コアしか持っていないがGPUは数千のコアを持つ。

またCPUに比べて電力性能比が高い。しかし、単純

な制御回路しか持っていないためCPUでは一般的な

スーパースカラやアウトオブオーダー実行ができな

い。そのため単純なインオーダー実行となり if分岐

などを含む計算は不得意である。そのため、FDPSに

おけるシミュレーションのすべてのステップをGPU

に任せるのではなく、相互作用の計算のみをGPUで

行い、その他の作業は CPUで行う。図 1にそのイ

メージ図を示す。

図 1: FDPSにおけるシミュレーションの実行イメー

ジ

2.2 N体シミュレーションの高速化方法

今回行った N体シミュレーションにおける粒子 i

の運動方程式を式 (1)に示す。

d2xi

dt2
=

N∑
j ̸=i

Gmj
xj − xi

(|xj − xi|2 + ϵ2)3/2
(1)

ここで ϵはソフトニングパラメータである。今回はこ

の運動方程式を最も素直で基礎となる相互重力計算

法、直接計算法法を使う。直接計算法では式 (1)をそ

のまま計算するだけなので計算量は O(N2)となる。

積分法では 2次のリープフロッグ法を用いる。リー

プフロッグ方は以下のようになる。

v 1
2
= v0 + a0

△t

2
(2)

x1 = x0 + v 1
2
△ t (3)

v1 = v 1
2
+ a1

△t

2
(4)

ここで 0と 1はそれぞれの時間ステップにおける最

初と最後の値、 1
2 はその中間値である。プログラム

の時間発展では

1. 式 (2)を使って v0、a0から v 1
2
を計算する。

2. 式 (3)を使って x0、v 1
2
から x1を計算する。

3. 式 (1)を使って x1から a1を計算する。

4. 式 (4)を使って v 1
2
、a1から v1を計算する。

5. 1に戻る

となる。

今回は時間発展の手順で示した 3 における式 (1)

の粒子間の相互作用の計算を GPUで並列に計算す
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る。具体的には式 (3)で計算された粒子座標の情報

をGPUに渡し、その情報を用いて式 (1)をGPU内

で計算させる。その計算結果から出された粒子の加

速度情報を CPUに渡す。GPU内の計算において、

式 (1)では rsqrtを用い、float型で計算している。

3 結果 & 考察

計算に用いたGPUはGeForce GTX 1080である。

今回計算した結果を、5年前にGeForce GTX 580で

行われた結果 (Tanikawa et al 2012)と比べる。それ

ぞれの GPUのスペックを表 1に示す。

表 1: GPUのスペック
GPU name GeForce GTX 1080 Geforce GTX 580

コア数 2560 512

クロック周波数 1.61 GHz 1.54 GHz

理論性能値 8243GFLOPS 1581GFLOPS

メモリクロック 10Gps 2Gps

メモリバンド幅 (GB/sec) 320 192.4

計算が正しく行われたかを判断するために、エネ

ルギー誤差を調べた。その結果を図 2 に示す。横

軸はタイムステップ、縦軸は累積エネルギー誤差
K+W−Eini

Eini
(Kは運動エネルギー、W はポテンシャル

エネルギー、Einiは初期エネルギー)である。計算が

正しく行われている場合、積分に用いたリープフロッ

グの精度は 2次のため、累積エネルギー誤差はタイ

ムステップの 2乗に比例する。図 2より、ログスケー

ルで傾きはほぼ 2となっているため正しく計算でき

ていることが分かる。

それぞれの GPUにおけるパフォーマンスの比較

として、横軸N に粒子数、縦軸に１秒間あたりに実

行可能な相互作用計算数をプロットした結果を図 3

に示す。結果的には GTX 580より GTX 1080の方

が最大で約 2.5倍ほど速くなっているが、GPUのス

ペックの差を考えると十分ではない。しっかり性能

をだしきれば、約 10倍ほど速くなると思われる。性

能をだしきれていない原因の一つとして、GPUのメ

モリ構造を意識したプログラムをかけてないことに

ある。GPUのメモリ構造の概念図を図 4に示す。図

4においてスレッドで計算が行なわれるさい、普通

にプログラムを書くとグローバルメモリからデータ
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図 2: エネルギー誤差の結果

は読み込まれる。グローバルメモリは容量は大きい

が、データ通信にかかる時間はとても大きい。そこ

で計算に必要なデータをシェアードメモリに一旦格

納し、シェアードメモリからデータ読み込みをおこ

なえば通信にかかる時間が減る。このように、シェ

アードメモリを有効活用するようなプログラムを書

くことが重要であり、これによってさらなる高速化

が期待できる。
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図 3: N体シミュレーションにおける、それぞれの

GPUのパフォーマンスの比較
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図 4: GPUのメモリ構造

4 まとめ & 今後の展望

今回は GPUのコードを書く練習という意味も含

めて N体シミュレーションの高速化を行った。高速

化結果としては GPUの性能を完全にはだしきれて

いない。メモリを上手く使ったコードの改善は今後

の課題である。今後は GPUを用いて、FDPSの N

体コードを高速化し、そして FDPSの SPHコード

を高速化する。その SPHコードを用いて何らかの天

体実験を行なっていく。

Reference

Masaki Iwasawa, Ataru Tanikawa, Natsuki Hosono et
al, 2014, Publ. Astron. Soc. Japan. 00. 1-22

Ataru Tanikawa, Kohji Yoshikawa, Keigo Nitadori &
Takashi Okamoto, 2012, arXiv:1203.4037v2

http://cuda-programming.blogspot.jp/2013/01/what-
is-constant-memory-in-cuda.html
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活動銀河核ジェットの加速モデル

荻原 大樹 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

活動銀河核から相対論的速度で吹き出すジェットの加速機構問題に着目する。近年の電波観測により明ら

かになってきたジェットの詳細な放射強度分布を理論的に再現することで加速に必要な状況・物理量を制限

し、この問題の解決を図る。M87 銀河の最新電波 VLBI 観測によりブラックホールから数千シュバルツシ

ルト半径の距離でジェットが三叉のフォークのような放射構造を持っていることが明らかになった（Asada,

Nakamura & Pu 2016、Hada 2017)。この特徴的な放射構造はジェットの磁場構造に重要な示唆を与えるに

も関わらず、これまで考えられてきたどの理論予測でも考慮されていなかった。本研究では電磁場加速モデ

ルを用いてこの特徴的な三叉フォーク放射構造を再現することにより、モデルの観測的検証を行った。定常

軸対称、磁場のエネルギー密度が粒子の持つエネルギー密度よりも十分に大きいという force free条件のも

とでブラックホール近傍の磁場・密度場の構造をパラメーター化し、この三叉フォーク放射構造を矛盾なく

説明する条件を調べた。この結果について議論する。

1 Introduction

活動銀河核ジェットは次のような基礎的な問題が

未だ解決されていない。(1)加速機構。相対論的速度

までいかにして加速するのか。(2)収束問題。非常に

長い距離の間いかにして細く絞られた構造を維持す

るのか。

これらの問題の解決のために、理論的には Bland-

ford&Znajek 1977をはじめとした磁場駆動モデルが

有力視され半世紀近い間研究がなされてきた。AGN

内の超巨大回転ブラックホールや降着円盤から磁場

が螺旋状に伸びている場合、磁場を介して回転エネ

ルギーを運動エネルギーに変換することで荷電粒子

を加速させることができる。このような状況では荷

電粒子は磁場に凍結しているので磁場の構造がジェッ

トの加速・収束を支配することになる。ただし、十

分な加速効率が得られないなどの問題が未だ残され

ている。

M87ジェットはジェットの付随するAGNの中で中

心ブラックホールの視直径が最も大きい。地球から

の距離が近く強力なジェットを持つので最も詳しく

ジェット観測がなされ、理論的予想の検証に最も適し

た研究対象である。近年の観測と解析の結果、AGN

から数 kpc（天球投影距離で数ミリ秒角）の場所で

ジェットが三叉のフォークのような構造を持っている

ことが明らかになった（Asada,Nakamura&Pu 2016、

Hada 2017）。三本の放射領域のうち内側の放射領域

（spine領域）は AGNから離れるにつれて暗く、幅

が細くなっている。対して外側の二つ（sheath領域）

は同程度の放射強度を持ちAGNから離れるにつれて

放射領域の幅も sheath同士の間隔（＝ジェット全体

の幅）も広くなっていく。spine領域の存在は近年の

わかってきたことだが sheath領域のようなジェット

の縁部分が明るい構造は以前から知られていた。こ

の特徴的な構造は加速・収束問題を解く鍵となる磁

場構造に重要な示唆を与えるにも関わらず、これま

で考えられてきたどの理論予測もこうした詳細構造

を考慮していなかった。

ジェットからの放射はそのスペクトルの特徴的なベ

キ分布などからシンクロトロン放射によるものだと

考えられている。回転軸対称な放射構造は回転方向速

度成分による相対論的ビーミング効果やドップラー

効果が弱いことを示唆している。この回転速度は磁

場がブラックホールと降着円盤のどちらから伸びて

いるかと磁場の刺さっている場所の回転速度によっ

て大きく変化する。根元の磁場構造と質量注入、磁束

の広がり方をパラメーターサーチすることでこうし

たジェット構造を特徴付ける物理量について特徴的な

放射領域構造から制限をつけることができる。放射
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強度分布の計算を行った先行研究にBroderick&Loeb

2009がある。本研究ではこの先行研究で用いられた

磁場構造モデルをもとにより広い範囲のパラメーター

サーチを行った。

2 Model

シンクロトロン放射の計算に必要な磁場、速度場、

密度場をモデル化する。Broderick & Loeb 2009と同

様の定常軸対称 force free磁場構造モデルを用いる。

2.1 磁場

定常軸対称 force free 条件下での磁場を考える。

Maxwell方程式に定常を課すと、

∇×E = 0 (1)

軸対称から方位角成分は任意の一定値をとることが

できる。電場の方位角成分が存在すると荷電粒子が

無限に加速してしまうので、Eϕ = 0。ここで磁場を

方位角成分とそれ以外のポロイダル成分に分解 (B =

Bp +Bϕeϕ)して磁束関数 Ψを定義する。

Bp =
1

r sin θ
∇Ψ× eϕ. (2)

磁束関数は磁力線に沿って一定となる。

B · ∇Ψ = 0. (3)

定常状態で磁場のエネルギー密度が粒子のエネル

ギー密度よりも十分大きい時、エネルギー運動量テ

ンソルの表式から以下の force free条件が導かれる。

ρE + j ×B = 0 (4)

この条件より、両辺に磁場の内積をとると電場と磁場

が垂直になることがわかる。また、回転対称Eϕ = 0

と電場と磁場が垂直であること E ·B = 0を満たす

電場の表式としてある定数 Ωを用いて

E = −RΩeϕ ×B (5)

とおくと、∇×E = 0に代入することで Ωも磁力線

に沿って保存することがわかる。

Bϕ について考える。MHD方程式系

β =
RΩ

c
eϕ − Bϕ

B2
B (6)

より light cylynderより十分遠方で光速を超えない

ために漸近的に Bϕ ≫ Br、B2 ∼ E2 となる。これ

に合わせて

B2 ∼ E2 = (RΩBp)
2 ∼ (RΩBr)

2 for θ ∼ 0 (7)

Bϕ ∼ −RΩBr (8)

磁束関数Ψの関数として磁場形状を記述できるよう

になった。ここで Ψをパラメータ pを用いて

Ψ = rp(1− cos θ) (9)

とおくと、磁場の各成分は

Br = rp−2,

Bθ = − pΨ

r2 sin θ
,

Bϕ ≈ −2ΩΨ

R
(for θ ≈ 0) (10)

ポロイダル成分は p=0で放射状、p＝ 1で放物線状、

p＝ 2で円筒状になる。RBϕは磁力線に沿って保存

する。

2.2 速度場

電磁場によって運動が決まるのでドリフト速度で

の運動を仮定する。

β =
E ×B

B2
(11)

force free条件下での電場（式 (5)）を代入すると、

v = RΩeϕ − RΩBϕ

B2
B (12)

磁場がブラックホールを貫いている場合、磁力線に

沿って一定値となる Ωはブラックホールのスピンを

意味して、light cylynderよりも内側で β = RΩ/cと

書けることからブラックホール近傍で磁場に凍結し

た荷電粒子は剛体回転運動をする。磁場がブラック

ホールではなく降着円盤に接続している場合、Ωは

一様ではなくなり、ケプラー回転の角速度となる。
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2.3 密度場

連続の式より与える。式 (12)を代入して

∇ · n
(
RΩeϕ − RΩBϕ

B2
B

)
= −(B · ∇)

(
nRΩBϕ

B2

)
(13)

ΩとRBϕは磁力線に沿って保存するので、n/B2は

磁力線に沿って保存する。

高さ zfp での密度分布をガウシアンで与える。

nfp(R) = n0fp exp

(
(R−Rring)

2

2σ2

)
(14)

Broderick & Loeb 2009では σ = zfp。

2.4 シンクロトロン放射

ここまでは磁場、速度場、密度場を観測者系で評

価をした。一つの電子が単位周波数単位立体角あた

りの放射強度は

P (ω, α) =

√
3q3B

2πmec2
sinαF (

ω

ωc
). (15)

ここで qは電子の電荷、meは電子質量、αは磁場と

放射向きのなす角度 (pitch angle)、Fは周波数依存

性を示す関数で ωc = (3γeqB sinα)/2mecはシンク

ロトロン放射の特徴的周波数である。各場所での単

位体積、単位周波数、単位立体角あたりのシンクロ

トロン放射 emissivityは αから α + dαまでのピッ

チアングルをもつ電子の個数を fとして共動系で

jco(ω,Ω)dωdΩ =

∫
P (ω, α)f(α)2π sinαdαdωdΩ

(16)

と書ける。電子はべき状エネルギー分布をもち運動

は等方だと仮定して fを

fdΩγe =
1

4π
nco

a− 1

γ1−a
m

γ−a
e dΩγe (17)

として観測者系にローレンツ変換すると

jobsdωobsdΩobs =
1

γ2(1− βµobs)3
jcodωobsdΩobs.

(18)

µobsは視線方向と運動の向きのなす角の余弦である。

観測される放射強度はこれを視線方向に積分して得

られる。

3 Results

以下のパラメーターを用いて数値計算を行った結

果、図 1の放射強度分布が得られた。

表 1: 図 1のパラメーター
スピンパラメーター 0.998 p 1

zfp 10rg σ 10rg

電子エネルギー分布のべき 1.1 γm 100

観測者の見込み角 25 °

Ωはブラックホール回転角速度で与える。これは

磁力線がブラックホールを貫いている場合に相当す

る。ブラックホール質量は 3.4× 109M⊙、観測周波

数は 44GHzとした。

図 1: 0.21mas×0.42masのビームサイズで畳み込み

をした放射強度分布

図 2の畳み込み前の放射強度分布ではっきりと見

られるように軸付近で明るい成分と放物線状に広がっ

た成分があることがわかる。

パラメーターサーチの結果、こうした 2つの成分

はスピンパラメーターと Ωの取り方によって大きく

変化することがわかった。スピンパラメーターを小

さくする、もしくは Ωを一様ではなく zfpの高さで

ケプラー回転角速度を与えると、と放物線状成分の

非対称性が大きくなる。畳み込み前の放射強度分布

では密度分布を決めるパラメーター zfp の高さとガ

ウシアンの分散 σの値に依らず二つの成分が見て取

れるが、zfp が小さいか σ が小さい場合には観測の

ビームサイズで畳み込みをすると放射状成分が軸付
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図 2: 畳み込み前の放射強度分布。色は相対強度を

表す。

近の成分を隠してしまい三又構造として観測するこ

とができなくなる。

4 Discussion

二つの放射領域について考察する。図 3、4、5にジ

ェットの回転軸を含む平面と回転軸に平行に 15rgずれ

た位置の平面でのビーミングファクター（= 1/(γ2(1−
βµobs)

3)）の分布を示す。

図 3: ブラックホールから観測者方向に 15rgの距離

の回転軸に平行な平面でのビーミングファクター分布

視線方向の相対論的運動によるビーミングで放射

強度が大きく増幅されていることがわかる。軸付近

の明るい構造はジェット回転軸付近の成分が、放物線

状の構造は回転軸から離れた場所の成分の寄与が大

きい。非対称性は軸からの距離が短いほど磁場の方

位角成分が弱く、物質の運動が方位角方向に向くこ

とによるものである。

図 4: BHを含む回転軸に平行な平面でのビーミング

ファクター分布

図 5: BHから観測者と逆方向に 15rgの距離の回転

軸に平行な平面でのビーミングファクター分布

5 Conclusion

定常軸対象 force free磁場のモデルを考えること

によりM87ジェットの spine-sheath構造を再現する

ことができた。パラメーターサーチの結果、この特

徴的構造を得るためには (1)Ωがブラックホール回転

角速度で与える。(2)ブラックホールスピンパラメー

ターは大きい値である。という制限を与えることが

できた。

Reference

Broderick & Loeb 2009, ApJ,697:1164

Keiichi Asada, Masanori Nakamura, and Hung-Yi Pu
2016. ApJ,833:56

Hada, K. 2016, Galaxies, 5, 2
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プラズマ粒子シミュレーションを用いた無衝突衝撃波遷移層での波動励起

機構の研究

篠田 理人 (青山学院大学大学院 理工学研究科)

Abstract

銀河系内宇宙線の加速源の有力候補として超新星残骸によって生じる無衝突衝撃波による加速が考えられて

いる。本研究は、宇宙で生じる無衝突衝撃波について、その遷移層での電磁場と多数の粒子の運動論的振る

舞いについて、シミュレーションの解析を行った。高エネルギー粒子の存在は確認できなかったが、遷移層

での電磁波動は確認することが出来た。そこで、具体的には、遷移層で生じる温度非等方不安定について解

析を進めている。今後、その中で、シミュレーションを行った 6つのパラメータについて、遷移層での特徴

的な現象に対して傾向の有無を確認していく。

1 Introduction

地球に飛来する宇宙線のエネルギースペクトルに

は、エネルギーが 1015.5ev付近で特徴的な曲がりが

存在する。それ以下のエネルギーの宇宙線は超新星

残骸などの無衝突衝撃波からエネルギーを得ている

と考えられている。宇宙線が加速される機構として、

Fermi加速機構がある。これは、粒子が選択的に衝撃

波遷移層を往復することにより、正味のエネルギー

を得るものである。しかし、Fermi加速には、問題

点が指摘されており、Injection問題というものがあ

る。粒子が衝撃波遷移層を往復するためには、遷移

層を超えるだけのエネルギーをあらかじめ持ってお

くことが必要であるのだが、その遷移層を超える最

低エネルギーを持つに至る過程が未解明というもの

である。いわゆる、種粒子の生成過程が未解明なの

である。本研究は、前年度からの継続した研究であ

るが、その際高エネルギー粒子の生成は確認できな

かった。しかし、遷移層において、電磁波動は確認

することができた。そこで、前年度は、イオンの温

度非等方不安定について、結果の解析を行った。そ

の中で、シミュレーション中のパラメータであるマッ

ハ数、プラズマ・ベータ値とイオンの垂直方向温度

について傾向を確認し、考察を行った。

本研究では、衝撃波遷移層での各特徴的な量 (磁

場、イオン、電子について方向の温度と温度比)に対

し、傾向の有無を確認していく。

2 Methods

この章では今回用いたシミュレーション内容につ

いて概説する。

まず、シミュレーションについて。シミュレーショ

ンでは、電子、イオンについて運動方程式、Maxwell

方程式を解解き、各量の時間発展を追跡した。

dxs

dt
= vs

dvs

dt
=

qs
ms

(E(x, t) + vs(x, t)×B(x, t))

∂E

∂t
= c∇×B(x, t)− 4πj(x, t)

∂B

∂t
= −c∇×E(x, t)

ここで電流密度は

j =
∑
s

qsvsδ
3(x− xs)

であり、sは電子、イオンを表す。

用いた手法は PIC(Particle-In-Cell) 法です。PIC

法とは、形状関数を用いて、粒子の実質的なサイズ

を格子間隔程度として扱い、その粒子 (超粒子という)

と電磁場をカップリングさせて、電磁場、位置、速

度などについての量を時間更新していく手法である。



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

これらなどを用いて、本研究では、マッハ数Ma =

4, 6とプラズマ・ベータ β = 0.08, 0.32, 1.28につい

ての組み合わせ、計 6パターンのシミュレーション

を行った。

3 Results

ここでは、確認できた磁場の波動の様子とイオン

垂直方向方向の時間発展、及び、パラメータに対す

るそれの傾向を掲載する。ポスターでは磁場、各温

度などについても掲載する予定である。

図 1: 磁場 y成分 ωcit = 12.01

図 1はマッハ数Ma = 6,β = 0.08での時刻 ωcit =

12.01での磁場 y成分の様子である。シミュレーショ

ン内で、背景磁場は y方向に設定されている。時間

はイオンのサイクロトロン振動数で規格化している。

図 2はマッハ数Ma = 6,β = 0.08でのイオンの垂

直方向温度の様子である。縦軸は ωcitになっている。

横軸は x軸になっている。

図 3はパラメータMa,β に対するイオンの垂直方

向温度の傾向を表す。

4 Discussion

まず、イオンの温度非等方不安定について生じる

波動について概略する。背景磁場が存在する下での

図 2: Ma = 6, β = 0.32イオン垂直方向温度時間発展

図 3: イオン垂直方向温度の Ma
2

β 依存性

一様磁場中の平行方向の波動の分散関係は一般に

1−(
ck

ω
)2+

∑
s

4πqs
2

msω2

∫
d2v

v⊥
2

[(ω − kv∥)
∂fs0
∂v⊥

+ kv⊥
∂fs0
∂v∥

]

(ω − kv∥ ± ωcs)
= 0

のように書ける。添え字 s は電子、イオンを表し、

ωcsは粒子のサイクロトロン振動数、v⊥は背景磁場

に対して垂直方向の速度、v∥は背景磁場に対して平

行方向の速度、 fs0は粒子の分布関数を表している。

イオンの温度非等方な分布、電子の温度非等方な分

布であるとし、電子のサイクロン半径に対して長波

長の場合についてを考えると、波動の成長率は

ωr

ωci
≈ π1/2(1− ω2

ω2
ci

)exp(−ξi
2)[(

T⊥

T∥
−1)

ωci − ω

kvi∥
− ω

kvi∥
]
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と書ける。ここで ξi は ξi = (ω ± ωci)/kvi∥ である。

この式から不安定性が成長するためには

T⊥

T∥
> 1

が必要であり、温度非等方度の増加とともに成長し

ていく。また、この時生じる波動は電磁イオンサイ

クロトン波と呼ばれている。

シミュレーションにおいてもイオンの温度非等方

が存在する領域、時間では磁場 y成分のゆらぎを確

認することが出来た。また、イオンの垂直方向の温

度上昇について解析的に見積もりを行うと、Ma
2

β に

比例するという傾向があるのが分かった。これと結

果を比較したものが図 3である。

このようにイオンの垂直方向温度に関しては、各

パラメータMa,β について、傾向と解析的見積もり

を立てることができた。しかし、おおよそ一致はし

ているものの、結果とのズレは生じている。それに

ついては、今回の見積もりで考慮していなかったイ

オンの反射率 (衝撃波面での、イオンが上流から下流

に向かう数とその内、下流から上流に侵入する数の

比)が関係していると考えられる。

5 Conclusion

本研究では、無衝突衝撃波遷移層での磁場、様々な

温度比など、特徴的な量について、パラメータMa,β

に対する傾向を調べた。しかし、全ての量に対して

解析は終わってはいないので、今後は引き続き、解

析を行い、傾向の有無を確認していく。またその後、

それら傾向に対し、考察し、もし傾向を理論的に概

算することができれば、今回のシミュレーション以

外でのパラメータMa,β に対し、予測を付けること

につながると期待される。
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2次元効果を考慮した、ブラックホールへの超臨界降着

竹尾 英俊 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室)

Abstract

宇宙初期 (赤方偏移 z ∼ 6− 7、宇宙年齢 ∼ 1Gyr)において、超巨大ブラックホール (> 109M⊙)が観測さ

れているが、その形成過程は不明である。一説として、宇宙初期 (z ∼ 20、宇宙年齢 ∼ 0.2Gyr)にできた初

代星由来のブラックホール (∼ 101−3M⊙) が、ガス降着で急成長したとするものがある。この説に従うと、

エディントン限界を上回る、超臨界降着による成長が不可避である。なぜなら、このブラックホールがエディ

ントン限界で降着し続けても、観測された時期までに、> 109M⊙ へと成長できないためだ。しかし、球対

称的な輻射場を仮定する限り、超臨界降着は困難である。降着に伴って、中心部から輻射が生じ、ガスを電

離加熱する。ガスは高温・高圧になり、ガスを押し返し、降着が抑制されるためだ。

そこで我々は、2次元 (非球対称)効果を考慮することで、超臨界降着が実現する可能性に着目した。特に、

中心部からの輻射が、降着円盤由来で非等方性を有する点に着目した。我々は、原始ガス (水素・ヘリウム)

の電離・再結合を考慮した、2次元輻射流体計算を行った。結果、輻射場の強い極方向では、電離されたア

ウトフローが噴出する一方、輻射の弱い赤道面方向から超臨界降着が実現することを明らかにした。また、

≳ 5× 105 M⊙ 程度の大質量ブラックホールの場合、電離領域は消滅し、全系が中性化すること、さらに、２

次元効果により、極方向に 8000Kの中性アウトフローが噴出することを明らかにした。

1 Introduction

超巨大ブラックホールは、銀河との共進化に見ら

れるように、宇宙進化に多大な影響を与えたとされ

るが、その進化の過程は、未だ謎に包まれている。一

方、観測によれば、宇宙初期 (赤方偏移 z ∼ 6 − 7、

宇宙年齢∼ 0.8− 1.0Gyr)に質量が> 109M⊙にもの

ぼる超巨大ブラックホールが存在するとされている。

この事実は、超巨大ブラックホールがごく短期間に、

急成長したことを意味するが、その具体的なプロセ

スは不明である。

ひとつの説として、z ∼ 20(宇宙年齢 0.2Gyr)に

できた初代星由来の種ブラックホール (∼ 101−3M⊙)

が、ガス降着により急成長したというものがある。こ

の説に従うと、エディントン限界 (ṀEdd ≡ LEdd/c
2、

LEdd はエディントン限界)を上回る降着 (超臨界降

着) が不可欠である。なぜなら、仮に、エディント

ン限界でガスが降着し続けても、∼ 0.9Gyr かかり、

観測された巨大ブラックホールの形成 (許される時

間は ∼ 0.6Gyr)に間に合わないからだ。このほかに

も、超巨大星の direct collapseや、星団の runaway

collisionにより、> 103 − 105M⊙もの大きな種を作

り、成長時間のリミットを緩和しようとするシナリ

オも提唱されているが、この場合でも、エディント

ン限界に近い降着率が安定に継続する必要がある。

ブラックホールへの超臨界降着は可能であろうか。

少なくとも、ブラックホール近傍 (∼ 102−3RS、RS

はシュバルツシルト半径) まで、十分な量のガスが

供給されれば超臨界降着が実現する (Ohsuga et al.

2005)。

では、ブラックホール近傍へのガス供給は可能なの

か？　まず、ガス供給率は、ボンディ半径 (RBondi ≡
GMBH/c

2
s、cs は音速。この半径より内部では、ブ

ラックホール重力が圧力勾配力を圧倒する。)の大き

さと、その場所の密度によって決まる (Ṁ ∝ R2
Bρ∞ ∝

T−3/2ρ∞)。ブラックホールへのガス供給率を見積も

るには、ボンディ半径 (∼ 109RS)を含む遠方領域を

考慮しなければならない。

しかし、ブラックホールのいる中心部へのガス供

給は、困難が伴う。ブラックホールへ落下するガス

は、わずかでも角運動量を持っており、中心付近で

降着円盤が形成される。粘性加熱を通した重力エネ

ルギーの解放により、円盤は発熱し、輻射を放出す
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る。この時、ボンディスケールへ到達する輻射場が、

等方であると仮定すると、超臨界でのガス降着は難

しいことが知られている。なぜなら、中心部からの

輻射は、周囲のガスを電離・加熱し、電離領域を形成

する。そして、電離領域は高温・高圧であるため、周

囲のガスを押し返してしまうからだ (Park & Ricotti

2011)。

一方、Inayoshi et al. (2016) は、化学反応 (電離・

再結合)を考慮した 1次元輻射流体計算により、球対

称な系でも超臨界でガス供給が可能な場合があるこ

とを示した。具体的には、電離半径＜ボンディ半径

となるとき、電離面は中性ガスによって押しつぶさ

れ、輻射による降着ガスの押し返しは効かなくなる。

上記の数値計算によれば、この時、定常な超臨界降

着が実現する。しかし、球対称を仮定する限り、小

質量ブラックホール (∼ 101−3M⊙ 程度)への超臨界

降着は困難である。実際、電離半径とボンディ半径

は、ブラックホール質量の 1/3乗と 1乗に比例して

いる。したがって、小質量ブラックホールの場合、電

離半径＞ボンディ半径となり、超臨界は実現しない。

本研究では、103 ≲ M/M⊙ ≲ 5× 105 のブラック

ホールが非等方輻射場中で、降着により質量を獲得

する過程を解明することを目指した。輻射場の非等

方性を考慮することで、輻射フィードバックによる

降着抑制を回避できると期待される。降着円盤の回

転軸方向に強い輻射が放出される一方、円盤面 (赤道

面)は輻射が弱いために、ガスは赤道面から輻射の妨

害なしに流入するはずである。こうして出現する新

しい降着モードを解析することで、非等方輻射場中

の２次元降着解を構築することが、本研究の長期的

な目的である。

2 Methods/Instruments

and Observations

我々は、非等方な輻射の効果を知るため、2次元

輻射流体計算 (HLL法)を実行した。また、原始ガス

(H,H+,He,He+,He++, e−、金属なし)の電離・再結

合を考慮し、加熱・冷却も取り入れた。加熱は、電

離加熱を取り入れた。冷却は、H,He,He+ の衝突に

伴う冷却と、free-free emissionを考慮した。初期条

件として、一様な温度・密度のガスが静止した中に、

103 ≲ M/M⊙ ≲ 5× 105 のブラックホールが埋もれ

ている場合を考える。外部境界では、密度は初期値

のまま一定であるとした (したがって、外部境界では

密度に角度依存性がない)。

内部からの輻射は、Lν ∝ ν−1.5 (L ≡
∫
Lνdν)なる

スペクトルを仮定した。輻射効率は、slim disk model

のそれを仮定し、

L

LEdd
=

{
2 [1 + ln (ṁ/20)] for ṁ ≥ 20,

ṁ/10 for ṁ < 20,
(1)

とした (ṁ ≡ Ṁ/ṀEdd)。なお、輻射輸送は動径方

向のみ解いた。さらに、light crossing timescaleは

dynamical timescaleや sound crossing timescaleよ

りも十分短いため、輻射輸送方程式は定常を仮定し

た。輻射場の角度依存性は、

Fν(r = rmin, θ) =
(N + 1)Lν

4πr2min

cosN θ, (2)

と仮定した (N を輻射場の非等方パラメタと呼称)。

計算領域は、先述通り、ボンディ半径を含むよう

にとった (10−2RB ≤ r ≤ 10RB)。(輻射源である降

着円盤は、ボンディ半径と比較して、スケールが極

めて小さく、分解できないため、計算には含めてい

ない。)

3 Results

3.1 Effects of radiation anisotropy

質量 103M⊙へのガス降着を考える。輻射場の非等

方パラメタN = 0, 2, 4の各場合でガスを降着させた

(それぞれModel A, B, Cと呼称)。図??は、降着率

の時間変動を表す。等方輻射 (Model A)の場合は、

先行研究と同じく、輻射フィードバックにより降着は

振動している。降着率は亜臨界であり輻射力はマイ

ナーな影響しか及ぼさないが、輻射加熱により降着

が抑制される。一方、非等方輻射の場合は、降着は振

動的でない。N の増大に伴い、降着率は増大し、特

にN = 4の時 (Model C)、降着は超臨界に達する。

非等方輻射中のガス流は、降着優勢領域と輻射優

勢領域とがはっきり分かれた構造をなしている。赤
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図 1: 降着率の時間変化。ボンディスケールでの dy-

namical time は tdyn ≡ π
√
R3

B/(8GMBH) ≃ 8.4 ×
103 (MBH/M⊙) yr.

図 2: 非等方輻射中のガス密度分布。

道面方向から、ガスは中性のまま流入し、輻射フィー

ドバックは効いていない。中性領域の温度は原子冷

却により 8000 Kを維持しており、等温降着流となっ

ている。降着率は中性領域の立体角 ΩHI を用いて、

Ṁ = ṀBondi × ΩHI/4π で近似できる (ṀBondi はボ

ンディ降着率)。一方、輻射の強い回転軸方向では、

超臨界光度の輻射により、ガスは電離加熱され、遠

方に向けて加速され、アウトフローが生じる。

3.2 Transition to wholly neutral ac-

cretion

続いて、103 ≲ M/M⊙ ≲ 5× 105 のブラックホー

ルが N = 4 輻射場の元で、ガスを降着する場合を

考える。M/M⊙ = 5× 105 の時 (Model E)、降着の

時間変動は、２つの段階に分かれた。第１段階では、

Model Cと同じく、降着は電離領域 (アウトフロー

が卓越)と中性領域 (降着が卓越)が棲み分けている。

中性領域のガスは、non-radialの速度成分をもち、中

性領域の開口角が時間とともに拡大していく。その

後、中性ガスが電離領域に侵入し、中心の輻射源を

完全に覆う。ガスの覆いは輻射の吸収に対して光学

的に厚く、電離光子は内部領域 (≲ 10−2RB)でブロッ

クされる。そのため、それより遠方 (特にボンディス

ケール)では輻射加熱が引かなくなり、全系が中性化

し、≃ 8000 K程度の温度に落ち着く。

図 3: Model E (M/M⊙ = 5× 105, N = 4)非等方輻

射中のガス密度分布。

一方、回転軸方向では、電離に伴い、輻射の運動

量がガスに輸送され、中性のアウトフローが生じた

(図??)。シミュレーションの終状態で、ブラックホー

ルは ∼ 5 × 104 LEdd/c
2 であり、アウトフローレー

トはその ∼ 30%に当たる ∼ 1.5× 104 LEdd/c
2に達

した。
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図 4: Model E (M/M⊙ = 5× 105, N = 4)非等方輻

射中の降着率 (BH feeding rate)、ボンディ半径での

インフロー、アウトフローレート。

4 Summary

本研究では、103 ≲ M/M⊙ ≲ 5× 105 のブラック

ホールが非等方輻射場中で、降着により成長する過

程を調べた。結果、非等方輻射によって超臨界降着

が実現することを示した。輻射優勢の電離・アウト

フロー領域と、降着優勢の中性領域とが棲み分ける

ことが、超臨界実現の鍵である。また、より大きな

ブラックホールの場合は、電離領域が消滅し、全系

が中性化した。同時に、回転軸方向に中性のアウト

フローが吹き出し、降着率の∼ 30%もの大きな質量

損失率を持つことが明らかになった。
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ブラックホールへの超臨界降着におけるスペクトル

五十嵐　太一 (千葉大学大学院 融合理工学府)

Abstract

系外銀河において中心核から離れた場所に恒星質量ブラックホールのエディントン限界光度を超えて輝く

非常に明るい X線源がみつかり、超大光度 X線源 (Ultraluminous X-ray Sources:ULXs)と呼ばれている。

ULXの起源としては、(a)恒星質量ブラックホールへのエディントン光度に対応する降着率を超える超臨界

降着 (b)中間質量ブラックホールへの亜臨界降着の２つのモデルが提唱されていた。しかし、M82 X-2等で

X線パルスが発見されたことにより ULXsの一部が中性子星への超臨界降着が起源であることが確定してい

る。本講演では川島ら (2012) が輻射流体シミュレーション結果をもとに求めたブラックホールへの超臨界

降着流の輻射スペクトルと NuStar衛星により得られたスペクトルとを比較し ULXsの一部が超臨界降着に

よって説明できることを示す。

1 Introduction

X線の観測から、ULXsは硬 X線を伴って観測さ

れるがこれらのスペクトルは、標準降着円盤やスリ

ム円盤のスペクトルとも異なることが知られている。

Kawashima et al.(2009)では、アウトフローがスペ

クトルに及ぼす影響が指摘された。本紹介論文では

計算領域を大きくし、解像度を高くしてより詳しく

調べた。

2 輻射流体シミュレーション

２次元軸対称輻射流体方程式を球座標 (r,θ,ϕ)で解

く。連続の式は、

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0 (1)

であり、運動方程式は、

∂ρvr
∂t

+∇ · (ρvrv) = −∂p

∂r
+ ρ(

v2θ
r

+
v2ϕ
r
)

− GM

(r − rs)2
) +

χ

c
F0r

(2)

∂ρrvθ
∂t

+∇ · (ρrvθv) = − ∂p

∂theta

+ρv2ϕ cot theta+ r
χ

c
F0θ

(3)

∂ρr sin θvϕ
∂t

+∇ · (ρr sin θvϕv)

=
1

r2
∂

∂r
(r3 sin θtrϕ)

(4)

である。ガスのエネルギー式は、

∂e

∂t
+∇ · (ev) = −p∇ · v − 4πκB

+cκE0 +Φvis − ΓComp

(5)

輻射のエネルギー式は、

∂E0

∂t
+∇ · (E0v) = −∇ · F0 −∇v : P0

+4πκB − cκE0 +Φvis + ΓComp

(6)

である。F0は輻射フラックス、P0は輻射応力テンソ

ル、E0 は輻射エネルギー密度、B は黒体放射強度、

mean opacityである。ポテンシャルは擬ニュートン

ポテンシャル

Ψ = − GM

r − rs
(7)

を用いる。rs(= 2GM/c2)はシュバルツシルト半径

である。trϕは粘性応力テンソル、Φvisは粘性による

エネルギーの散逸を表し、

trϕ = ηr
∂

∂r
(
vϕ
r
)

Φvis = η[r
∂

∂r
(
vϕ
r
]2

(8)

である。ηは α粘性で表される粘性率で、

η = α
p+ λE0

ΩK
(9)
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また、ΓCompはコンプトン散乱による加熱/冷却率

を近似的に取り入れたもので、Kompaneets方程式

を振動数で積分して得られ、

ΓComp = 4σT c
kB(TgasTrad)

mec2
(
ρ

mp
)E0 (10)

である。

また、Flux Limited Diffusion(FLD)近似 (Lever-

more et al. 2015)で fluxを近似していて、

F0 = −cλ

χ
∇E0 (11)

である。limiterで無次元量 Rを用いて

λ =
2 +R

6 + 3R+R2
(12)

である。光学的に厚い極限では、R→ 0となり F0 →
1
3∇E0、薄い極限ではR→∞となり F0 → cE0とな

るように Rを決める。

計算領域は 2rs ≤ r1000rs、0 ≤ θ ≤ π/2であり、

解像度 (Nr, Nθ) = (192, 192)、格子間隔は ∆ln r =

const、∆cos θ = 1/Nθとなっている。外側の境界か

ら、(0.45π ≤ θ ≤ 0.5π)から 300rsでのケプラー回転

の角運動量をもった質量を注入する。また、エディン

トン限界光度に対応する降着率 LE/c
2の 200、500、

1000倍の降着率についてシミュレーションした。

3 輻射スペクトル計算

輻射流体シミュレーションにより得られた結果を

3次元カーテシアン座標にマッピングし、輻射輸送を

モンテカルロ法 (Pozdnyakov et al. 1983)でシミュ

レーションした。

光学的に厚い領域では、散乱回数が多くなりこれ

を避けるため effective optical depthτeff < τc の領

域で各点の emissivityに応じて seed photon packet

を生成した。τc > 10となるところでは、結果に違い

が出なかったことが確認できたので τc = 10とした。

seed photon packetには初期に重み w = 1を与え

る。光子が吸収も散乱もされずに計算領域の外に逃

げる確率 Pescは、散乱と吸収から決まる光子の運動

方向の光学的厚さ τesc を用いて Pesc = exp(−τesc)

となる。また、吸収される確率 Pabsは、吸収から決

まる光学的厚さ τabsから、Pabs = 1− exp(−τabs)と

なる。この確率を用いて w(1− Pesc)(1− Pabs)のよ

うにウェイトを更新し、w < epsとなるまで計算す

る。また、wPesc を振動数、回転軸と視線方向のな

す角度 θごとに足してスペクトルを得る。

散乱計算では 0− 1の一様乱数とKlein-Nishinaの

断面積から決まるコンプトン散乱の光学的厚さ　、電

子の速度分布は流体とともに動く座標系で各点の温

度による相対論的マクスウェル分布としてコンプト

ン散乱を計算した。

計算領域は −300rs ≤ x, y, z ≤ 300rs、解像度は

(Nx, Ny, Nz) = (160, 160, 160)となっている。

4 Result

4.1 輻射流体シミュレーション

輻射流体シミュレーションの結果から、図 1に示

すように４つの領域 (1)輻射圧優勢な領域 (2)回転軸

の周りの準相対論的で少し熱いファンネル状のジェッ

ト (3)冷たく、遅い outflow(4)ブラックホール近傍

のファンネルの壁の周りにできる角状の熱い領域が

形成された。(4)の領域は、超音速の inflowが遠心力

ポテンシャルの壁に跳ね返されることで生じる。

図 1: 降着率が 200LE/c
2 の場合の温度、密度。矢

印はポロイダル速度。(左)準定常状態における平均

(右)52.5sでのスナップショット。黒い四角で囲われ

た領域で光子輸送を計算
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4.2 輻射スペクトル計算

回転軸と視線方向がなす角度 θ、降着率ごとにス

ペクトルを得た。図 2に示すように、θ が小さく降

着率が低い (200LE/c
2)とき、1-10keVではブラック

ホール近傍の衝撃波領域の高温プラズマによる逆コ

ンプトン散乱によって 1-10keVでは power-law型の

スペクトルとなる。また、図 3によると高いエネル

ギー (≥10keV)の光子はブラックホールに吸収され、

40keV付近の power-law成分を作っている。また、降

着率が高い時 (500, 1000LE/c
2)にはファンネルの開

く角度が小さくなるため低温 outflowによるコンプ

トン散乱により光子がエネルギーを失う。そのため、

5keV付近にピークを持つ (rollover)スペクトルとな

る。次に θ を大きくすると、低温 outflowの中を通

図 2: 降着率が 200LE/c
2、θが小さい時のスペクトル

図 3: 点線はコンプトン散乱なし、破線は熱的コンプ

トン散乱、実線は熱的・バルクコンプトン散乱を含

めたスペクトル。細い実線は photon trappingされ

た光子のスペクトル

り観測されるため、光子がコンプトン散乱によりエ

ネルギーを失う。そのため図 5のように θが大きく

なるほど光度が小さくなった。また図 4のように降

着率の小さい時においてもで 5keV付近に rolloverが

現れた。

図 4: スペクトルの θ依存性

図 5: 光度の θ依存性

5 Comparizon & Discussion

図 6には、ULXsの X線観測との比較を示した。

5keV付近でのピークや 1-10keVでの power-lawな

どを説明することができた。しかし 1keVより小さ

いところでは、冷たい outflowの寄与を低く見積もっ

てしまったためか、計算領域が小さいために円盤の

外側からのスペクトルへの寄与を無視しているため

に観測よりも低く見積もってしまった。

また、NuStar 衛星による IC342 X-1 の観測から

スペクトルの変化が観測 (Shidatsu et al. 2017) さ

れた。これは降着率の変動で説明することができ、

IC342 X-1では恒星質量ブラックホールへの超臨界

降着が起こっていることが示唆される。

6 conclusion

一部の ULXsの光子スペクトルとその時間発展を

本論文の結果から恒星質量ブラックホールへの超臨

界降着によって説明することができた。
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図 6: NGC1313 X-2と IC342 X-1との比較。観測さ

れたスペクトルは Gladstone et al.(2009)

今後は、磁場を考慮することによりシンクロトロ

ン放射などの効果も取り入れた 3次元輻射磁気流体

シミュレーションを行いたい。

Reference

Kawashima et al. 2012, APJ, 752, 18

Kawashima, T., Ohsuga, K., Mineshige, S., et al. 2009,
PASJ, 61, 769

Gladstone, J. C., Roberts, T. P., Done, C. 2009, MN-
RAS, 397, 1836

Levermore, C. D., & Pomraning, G. C. 1981, ApJ, 248,
321

Pozdnyakov, L. A., Sobol, I. M., & Siuniaev, R. A. 1983,
Astrophys. Space Phys. Rev., 2, 189

M.Shidatsu, Y.Ueda, & S.Fabrika, 2017, APJ, 839, 46



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

Fast Radio Burstの起源について

米川　信哉 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

E. Waxman (2017, arXiv:1703.06723)をレビューする。同じ場所で繰り返し起こる FRB 121102 からは、

定常電波源が付随して検出されている。本論文では、その定常電波源について詳細に考察し、サイズや放射電

子のエネルギー、これまでの 4年間で放出された総エネルギーなどを推定した。個々の電子のエネルギーが

高くないことから、今まで議論されてきた「マグネター星雲モデル」では説明できない。むしろ weak stellar

expansion で生じる mildly-relativistic な噴出物が衝撃波を作り、それが定常電波源となっていることが示

唆される。一方、FRBの起源としては、highly-relativisticな噴出物による衝撃波でのシンクロトロンメー

ザーであることを提案する。

1 Introduction

Fast Radio Burst (FRB) とは、1 ミリ秒の間に

0.1∼10 Jyの強い放射を起こす現象である。主な特

徴としてDispersion Measureが大きく、コヒーレン

トな放射であることがわかっている。しかし、未だ

に起源やメカニズムは解明できていない。

FRBは今までに 20例ほど観測されているが、そ

のうち一つだけ、赤方偏移 z = 0.19の矮小銀河で繰

り返し起こる FRB 121102が観測されており (Ten-

dulkar et al. 2016)、さらにそこからは定常電波源

も検出されている (Chatterjee et al. 2017)。本発表

では、この FRB 121102 に着目する。まず初めに、

今までの観測データを用いて、定常電波源のサイズ

や、電子の数密度およびエネルギーなどに制限をか

ける (section2)。次に、compact object から噴出し

た highly-relativistic ejectionによる衝撃波について

考察し、FRBの起源として reverse shock を受けた

電子によるシンクロトロンメーザーを提唱する (sec-

tion3)。先行研究で述べられている「マグネター星

雲モデル」との違いは定常電波源を考慮した点であ

り、過去のモデルではこの定常電波源を説明できな

い。新たに、中性子星で起こる弱い爆発をこの FRB

のモデルとして述べる (section4)。

2 The Persistent Source

まず、定常電波源のサイズについて制限する。観測

された定常電波源の角直径は星間物質による屈折のシ

ンチレーションの影響を受け、実際のサイズよりも大

きくなっている。VLBIでの観測から、θd(5GHz) =

0.2mas がわかっており、赤方偏移 z = 0.19 より、

sourceのサイズの制限

R < 1018 cm (1)

が得られる。

次に、定常電波源を半径R、電子の数密度 ne、電

子のローレンツ因子 γe、磁場 B の膨張するプラズ

マ球と仮定し、このプラズマ球の性質を観測データ

から制限する。この FRBは 4年前から観測されて

いるので、このプラズマ球の膨張速度は式 (1)より

1010 cm/s以下であることがわかる。一方、低周波数

側ではシンクロトロン自己吸収が起こっていないこ

とから、

4πR2 2ν
3

c2
γemec

2 > νLν (2)

となり、これより

γe ≥ 101.5R−2
17.5 (3)

がわかる。ここで、R = 1017.5R17.5である。以上か

ら、プラズマ球が非相対論的な速度で膨張するため

に球の周りに coldなもので覆われているとする。
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電波源のフラックスのピーク及びそのときの周波

数がそれぞれ 2 ×10−17 erg/cm2 s、 10 GHzが観測

からわかっており、

νLν =
4π

3
neR

3 4

3
σT cγ

2
eUB (4)

νs = γ2
e

eB

2πmec
(5)

と対応させると、磁場と電子の数密度が得られて、

B = 10−1.5γ−2
e,2.5 G (6)

ne = 0.1R−3
17.5γ

2
e,2.5 cm

−3 (7)

となる。ただし、γe = 102.5γe,2.5 である。

この sourceのフラックスのスペクトルからは cool-

ingが見られないことから、cooling time にも制限が

かけられる。電子の総エネルギーが、

Ee = 1048.5γ3
e,2.5 erg (8)

なので、sourceの年齢を tpersist >4 yr　とおくと、

Ee/L > tpersist より、

γe,2.5 > 0.8 t
1/3
9 (9)

となる。ここで、tpersist = 109 t9 sとした。　

このプラズマ球は cold shellで覆われているので、

プラズマ球と cold shellとの間に衝撃波が形成され

る。この衝撃波が cold shellの一部をプラズマに変

えている。衝撃波の速度は、cold shell中の陽子の数

密度を nc、プラズマ球のエネルギー密度を U とす

れば
√

U/ncmpと書ける。ただし U は電子、磁場の

エネルギー密度の大きい方を採用する。この速度は

R/tpersist よりも遅いので、nc の最小値 nmin が R、

γe、tpersistを用いて表すことができる。source近傍の

Dispersion Measure及び 4年間での変化をそれぞれ

DM、δDMとすると、観測からDM < 100 pc/cm3、

δDM < 3 pc/cm3が分かっており、これらを nminと

Rで表すことにより、tpersist、γe,2.5を制限すること

ができ、

tpersist < 102.5 yr (10)

0.6 ≤ γe,2.5 ≤ 3 (11)

となる。

このようなプラズマ球での FRBモデルを、次の章

で新たに提唱する。

3 The FRB Model

FRB はコヒーレントな放射なので、モデルはシン

クロトロンメーザーを考える。プラズマ中では、低

周波側でシンクロトロンメーザーが生じる。その上

限は、

ν∗R = νp

√
νp
νB

(12)

である。ただし、νp =
√

nee2/πγemeはプラズマ振

動数、νB = 3eB/4πγemecはシンクロトロン周波数

である。この周波数は電子の数密度及びローレンツ

因子に依存するものなので、プラズマの性質を考察

する必要がある。

今回はプラズマ球の中心に compact objectをおき、

そこからのシェル状の噴出物によって生じる reverse

shockを受けた電子によるメーザーをモデルとして

述べる。

3.1 Shocked Plasma Condition

電子の数密度 ne ∼ 0.1cm−3 のプラズマ球の中心

に、半径 Rsの compact objectがあると考える。そ

こから、電子の数密度 ns、ローレンツ因子 γs、エネ

ルギー Es = γsMsc
2 を持つシェル状の噴出物が発

生し、プラズマ中に弱い衝撃波を形成する状況を考

える。弱い衝撃波なので、衝撃波を受けたプラズマ

のローレンツ因子は γsと仮定し、ランキン・ユゴニ

オ関係式から forward shock を受けたプラズマの数

密度と圧力がそれぞれ γsne、γ2
snempc

2となるので、

forward shock を受けたプラズマのエネルギー EFS

はMFR = (4π/3)nempr
3として、EFS ∼ γ2

sMFRc
2

と書ける。プラズマ球の半径 r = rdで噴出物のエネ

ルギーのほとんどが衝撃波に伝わるとFRBが起こる

とすれば、Es ∼ EFS と観測者が受けた電波の継続

時間∆t ∼ rd/2γ
2
ecから、

γs = 103
(

E41

n−1∆t3−4

)1/8

(13)

rd = 6× 1012
(
E41∆t−4

n−1

)1/4

(14)

となる。ただし、ne = 10−1n−1 cm
−3、Es =

1041E41 erg、∆t = 10−4∆t−4 sである。この時の for-

ward shockを受けたプラズマで ν∗Rを求めると、MHz
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帯になることがわかる。しかし、FRBはGHz帯なの

で、このプラズマではモデルとしては不適切である。

次に、r = rdでの reverse shockを受けたプラズマ

について考える。静止系でのシェルの厚さ ∆rRF と

すれば、ns = Ms/4πr
2
d∆rRFと書ける。この厚さは、

噴出物の速度変化を考えれば、∆rRF ∼ rd/γsと書け

るので、ns と ne の比が ns/n ∼ γ2
s であることがわ

かる。また、reverse shock面でのランキン・ユゴニ

オ関係式から reverse shockは mildly-relativisticで

あることがわかるので、reverse shockを受けたプラ

ズマ粒子１つのエネルギー及び数密度は、

Ts ∼ mpc
2 (15)

ns ∼ γ2
sne = 105

(
E41n

3
−1

∆t3−4

)1/4

cm−3 (16)

である。

仮定として、電子と陽子にエネルギー等分配され

ているとすると、観測者から見た ν∗R は、

γsν
∗
R ∼ 0.2

(
E41n−1

∆t3−4

)1/4

GHz (17)

となるので、FRB が生じるモデルとして、reverse

shock を受けたプラズマからのシンクロトロンメー

ザーを考える。

3.2 Synchrotron Maser

シンクロトロンの吸収係数は、

αν = − 1

4πmeν2

∫
dγeγ

2
ePν (γe)

d

dγe

(
γ−2
e

dne

dγe

)
(18)

である。シンクロトロンメーザーが起こるとき、吸

収よりも誘導放射が効くことで起こるので、吸収係

数が負になるときを考える。

一般に、真空中ではシンクロトロンメーザーが起

こらないが、プラズマ中では屈折率が 1より小さく

なることで、低周波側でシンクロトロン放射が抑制

され、シンクロトロンメーザーが起こる可能性が生

じる。式 (18)から、電子のエネルギー分布が γ2
e よ

りも急に増加するような場合、吸収係数が負になる

ことが考えられる。今、revers shockを受けた電子

のエネルギー分布が γe ≪ γe,s のとき、dne/dγe =

図 1: 無次元化した吸収係数のグラフ。ダッシュ、点

線、黒線はそれぞれピッチ角が π/2で γ2
e,sνB/νp の

値が 10, 100, 1000 の時の値である。また、赤線は

ピッチ角を平均化し、γ2
e,sνB/νp = 1000のときで、

青線はプラズマの効果を加味しないときの吸収係数

の値である。

δ(γe − γe,s) とすれば、吸収係数は図 1 のようにな

り、ν ∼ ν∗Rで負の値をとることがわかる。以上から、

reverse shockを受けたプラズマは ν ∼ ν∗R でシンク

ロトロンメーザーを起こす。

4 Discussion

今回、FRB 121102から付随して検出された定常電

波源についてモデルを立てた。観測からわかる電子の

エネルギーとサイズから、エネルギーを放射する電子

の数が 1052個以上必要であることがわかったが、こ

れを定常電波源を考慮していないマグネター星雲モ

デルに適応させるには電子の数が圧倒的に足りない。

そこで新たに、ne ∼ 0.1のプラズマ球中の compact

objectでの弱い爆発から生じる reverse shockを受け

た電子からのシンクロトロンメーザーをFRBのモデ

ルとして提唱した。このようなモデルの現象として、

本論文では白色矮星の崩壊、または白色矮星同士の

合体によって生じる中性子星への降着を候補として

あげている。
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次世代ガンマ線天文台CTAでみるガンマ線バースト

野崎 誠也 (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、等方放射を仮定すると 1053 ergものエネルギーを数ミ

リ秒から数百秒の間に放出する、宇宙最大の爆発現象である。GRB から放出される超相対論的ジェットの

時間発展に応じて、まず硬 X線からMeVガンマを中心とした即時放射が起こり、その後、電波から X線、

ガンマ線にも渡る広いエネルギー帯で徐々に減光していく残光放射が起こる。また、GRB放射は少なくと

も GeV領域まで伸びており、GeVガンマ線放射の性質は、特に近年の Fermi衛星での観測により明らかに

なってきた。しかし、限られた検出面積により光子統計が少ないため、未解明であった中心駆動天体の正体

や放射機構といった GRBの基本的性質を十分に説明することはできていない。

そこで、GRBのさらなる理解への貢献が期待されているのが、Cherenkov Telescope Array（CTA）計画で

ある。CTA計画は 32か国が参加している国際共同計画であり、北サイト（スペイン・ラパルマ）と南サイ

ト（チリ・パラナル）に口径の異なる 3種類の望遠鏡を計約百台建設する。CTAでは、現行のチェレンコフ

望遠鏡よりも 10倍良い感度で、20GeVから 300TeVという広いエネルギー帯のガンマ線を観測することが

できる。圧倒的な有効面積をもつ CTAにより GRB放射を高統計で検出することで、放射の時間発展をは

じめとした有用な情報を得ることができる。本講演では、CTAによる GRB観測の展望について発表する。

1 ガンマ線バーストの特徴

宇宙物理学最大の謎の一つであるガンマ線バースト

（Gamma Ray Burst, GRB）は、等方放射を仮定す

ると 1053 ergものエネルギーを数ミリ秒から数百秒

の間に放出する、宇宙最大の爆発現象である。GRB

が放出するジェットの時間発展に応じて、数百秒以

内に硬 X線からMeVガンマ線を主とした即時放射

がミリ秒以下の激しい時間変動を伴って起こり、そ

の後、電波からガンマ線にも渡る広いエネルギー帯

で徐々に減光していく残光放射が起こる（図 1、2）。

これまでの多波長観測から得られた GRBの特徴に

図 1: 大質量星崩壊により生じた GRB の模式図。
(Meszaros 2001) 内部で形成された衝撃中で即時放射、
外部で形成された衝撃波中で残光放射が起こるとするモデ
ルを表現したものである。

図 2: GRB 110731Aの多波長観測で得られた光度曲線。
(Ackermann et al. 2013)

は以下のようなものがある。

• 宇宙論的距離（赤方偏移 z∼1のオーダー）で発

生する。

• ジェットは、光速の 99.9999%に至る相対論的速

度で中心から放出される。

• 継続時間が 2秒以下の short GRBと 2秒以上の

long GRBという 2つの種族が存在する。

• long GRBには、重力崩壊型（Ic型）超新星爆

発により生じるものが存在する。
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一方で、その中心駆動天体の正体、超相対論的ジェッ

トの形成機構、放射を伴う粒子の加速機構などの基

本的な性質は未だに明らかにされていない。

他波長に比べて、GRBの高エネルギーガンマ線放

射の理解は遅れていたが、その理解を大きく促進さ

せたのが、2008年に打ち上げられた Fermi衛星であ

る。この Fermi衛星での観測により、以下のような

GRBの GeV放射の特徴が得られた。

• 特に明るいGRBにおいて、硬X線・MeV放射

から少し遅れて GeV 放射が始まる。典型的に

は、long GRBで数秒、short GRBで 0.1-0.2秒

ほどの遅れが生じる。

• 硬X線・MeV放射領域の成分は経験的に得られ

た、ピークを境に 2つのべきをもつBand関数で

表すことができるが、その成分とは別にGeV領

域に超過成分を持つ GRBが存在する（図 3）。

このGeV領域の成分はべき関数等でよくフィッ

トすることができ、高エネルギー側でカットオ

フを持つものもある。

• 硬X線・MeV放射の継続時間よりも長く、GeV

放射が存在している。即時放射での GeV 放射

は、硬 X線・MeV放射と同様に激しく時間変

動する一方、その後も放射される GeV 放射は

t−1.2-t−1.5 でフラックスが徐々に減少するとい

う性質を持っている。

これまでは、GRB内部で形成した衝撃波によって

加速された電子がシンクロトロン放射で電磁波を放

射する、シンクロトロン衝撃波モデルで GRBを説

明するのが主流だった。しかし、Fermi衛星での観

測により、シンクロトロン衝撃波モデルだけではエ

ネルギースペクトルのGeV超過成分や遅れて始まる

GeV放射を十分に説明できないため、熱的放射を含

む光球モデルなどが提唱されるようになった。この

ように、Fermi衛星でのGRBの高エネルギーガンマ

線放射の検出により、GRB全体のモデルの再構築を

必要とするなど、GRBの理解に一石を投じた。

しかし、Fermi衛星では、その限られた検出面積

のために、10 GeV以上のガンマ線については最大

でも数個程度しか光子統計を得ることが出来ず、そ

の結果に不定性が大きく生じるため、GRBのモデル

の特定には至らなかった。また、Fermiで観測され

た放射よりも、さらに高エネルギー側での放射が起

こっていることも示唆されている。そこで、Fermiで

これまでに観測できた帯域よりも高エネルギー側を

含む、GeV領域でより感度の良い検出器を用いて、

GRBを高統計で検出することが、GRB全体の理解

においても重要である。

図 3: Fermi 衛星による観測で得られた GRB 090510 の
エネルギースペクトルのベストフィットモデル。上図は積
分スペクトル、下図はエネルギースペクトルの時間変化で
ある。(Ackermann et al. 2010)

図 4: Fermi衛星による観測で得られたGRB 090902Bの
エネルギーごとの光度曲線。最下図は 1 GeV以上の事象
について、横軸を時間、縦軸をエネルギーとしてプロット
している。(Abdo et al. 2009)
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2 次世代ガンマ線天文台CTA

GeV領域においてGRBを高統計で検出する計画こ

そが、32か国が参加している国際共同計画Cherenkov

Telescope Array（CTA）である (Acharya et al.

2013)（図 5）。高エネルギーガンマ線が地球に到来

すると、空気シャワーを形成し、そこから放射され

るチェレンコフ光を複数の望遠鏡を用いて地上で観

測する手法をCTAでは用いている。MAGICなどの

現行のチェレンコフ望遠鏡では数台の望遠鏡で観測

するのに対し、CTAでは北サイト（スペイン・ラパ

ルマ）と南サイト（チリ・パラナル）に計約百台の望

遠鏡をアレイ状に配置する。このため、従来よりも

10倍良い感度で観測することができ、現行の望遠鏡

では達成できなかった地上のチェレンコフ望遠鏡で

のGRB初検出が期待されている。また、その有効面

積は Fermi衛星と比べて約 1万倍と圧倒的に広大で

あるため、十分な光子統計を得ることができ、時間

変動をもった天体の観測にも有効である（図 6）。ま

た、3種類の口径の望遠鏡を用いることで、20 GeV

から 300 TeVという広エネルギー帯域を達成する。

図 5: CTA計画の望遠鏡アレイの完成予想図。中心に大
口径望遠鏡、その周りに中口径望遠鏡、小口径望遠鏡が配
置されている。

図 6: 観測時間に対する、25,40,75 GeV での微分感度
(Funk et al. 2012)

CTAの中でも GRB検出が期待されているのが、

口径 23mの大口径望遠鏡（Large Sized Telescope、

LST）である。LSTはその口径の大きさにより、よ

り多くのチェレンコフ光を集光できるため、20 GeV

から 1 TeVという低エネルギー側のガンマ線を検出

できる。このエネルギー帯は Fermi衛星で観測でき

るエネルギー帯でもあるため、共同で GRBを観測

することでエネルギーのギャップなくGRBを観測す

ることができる。また、LSTは 20秒で 180度回転

することが可能であるため、GRBなどの突発天体の

観測に最適であり、long GRBであれば即時放射を

検出することも可能である。

CTAにより GeV放射を十分な光子統計で検出で

きるため、図 7のように鮮明な光度曲線を描くことが

でき、MeV領域に加えて、GeV領域においても即時

放射における激しい時間変動を捉えることができる。

そして、図 8のように陽子と電子でエネルギーごと

の加速、冷却のタイムスケールが異なることを利用

すると、即時放射での時間変動を調べることで、高

エネルギーガンマ線がレプトン由来、あるいはハド

ロン由来であるのかを示唆できる。また、GRBは、

1020 eVにも及ぶ最高エネルギー宇宙線（Ultra High

Energy Cosmic Ray, UHECR）起源の候補としても

挙げられており、UHECRはハドロン由来であるこ

とが理解されている。そのため、GRBの放射機構を

理解するとともに、UHECR起源で放射されるニュー

トリノ観測実験との共同観測を行うことで、UHECR

の理解にも貢献できる。

図 7: CTAでの観測によるGRB 080916C（赤方偏移 4.3）
の光度曲線のシミュレーション。30 GeV以上のエネルギー
の光子のデータを用いており、0.5秒 binでプロットされ
ている。(Inoue et al. 2013)
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図 8: z=4.35のGRBから放射されたガンマ線、ニュート
リノパルスの光度曲線のシミュレーション。実線がハドロ
ニックカスケードを含むハドロニックモデル、点線が逆コ
ンプトン散乱を含むレプトニックモデルを仮定している。
(Asano et al. 2012)

さらに、CTAでは、GeV放射も含めたエネルギー

スペクトルの時間変化を十分に捉えることができる。

Fermi による観測により、高エネルギー側でのカッ

トオフがあることが示唆されているが、このカット

オフが電子・陽電子対生成の効果、逆コンプトン散

乱での Klein-Nishina 効果、あるいは系外背景光に

よる吸収の効果に起因するのか、もしくは GRB固

有のスペクトルであるのかは明らかにされていない。

そこで、このカットオフエネルギーの時間変動を詳

細に解析することで、その特定をすることが期待さ

れる。また、このカットオフが電子・陽電子対生成

に起因するものであれば、GRB 090926Aのように

(Ackermann et al. 2011)、カットオフエネルギーの

値からジェットのバルクローレンツ因子の値を求め

ることができ、ジェットの物理の探求にも貢献する。

また、図 3のように、GeV領域での超過成分がある

ことも示唆されているが、その超過成分の全体の時

間変動を観測できるため、これまでに提唱されてい

るモデルとの整合性を検証することが可能となる。

CTAでGRBの高エネルギーガンマ線放射を観測

することで、観測論的宇宙論や基礎物理、マルチメッ

センジャー天文学にも貢献することが期待されてい

る。宇宙論的な距離に位置する GRBが放射した数

10 GeVから 100 GeVのガンマ線は、地球に到来す

る前に系外背景光に吸収されてしまうが、その吸収

量を見積もることで、可視・赤外背景光の強度と進化

を探索することができる (Inoue et al. 2013)。また、

GRBが放射したガンマ線の到来時間にエネルギー依

存性が存在するのかを調べることで、ローレンツ普

遍性の検証を行うこともできる (Doro et al. 2013)。

さらに、short GRBの中心駆動天体候補として、中

性子星どうしの合体が挙げられているが、これは同時

に重力波候補天体としても挙げられている。そこで、

重力波観測実験との共同観測を行うことで、GRBの

観測を通して、重力波源の同定を行うことも期待さ

れている (Bartos et al. 2014)。

現在、北サイトにおいて、LSTの初号機の建設が

開始されており、来年春にファーストライトを迎え

る予定である。そして、全アレイによる観測は 2024

年開始予定であり、その後 30年にわたって、公開天

文台として高エネルギー天文学に貢献する。CTAに

よるGRB観測を通して、GRBそのものの理解の促

進とともに、GRB観測を利用した宇宙物理学、基礎

物理学への貢献が期待される。
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Event Horizon Telescopeによる銀河系中心核Sgr A*の

超巨大ブラックホールの観測

津田 修一朗 (総合研究大学院大学 天文科学専攻)

Abstract

ブラックホールのごく近傍の領域は降着する物質の重力エネルギーが最も大きく解放されるため、多様な高

エネルギー天体現象の現場であると考えられている。また、この領域は事象の地平面の存在により生じるブ

ラックホールの影 (シャドウ)の存在など、アインシュタインの一般相対性理論が予測する強重力場特有の物

理的現象が見られることが期待される。このような領域の撮像は天文学における長年の目標の一つである。

この目標実現に最も適した天体の一つが、天の川銀河の中心 Sgr A*に存在する超巨大ブラックホールであ

る。Sgr A*のシュヴァルツシルト半径 (Rs) はおよそ 10 µas であり、全天のブラックホール候補体中で最

大である。この視直径に匹敵する空間分解能の観測が、超長基線電波干渉計 (VLBI)という手法によって実

現されようとしている。VLBIは地球上に点在する複数の電波望遠鏡の開口を合成することで地球規模の仮

想的な望遠鏡を構成する技術で、現存する観測装置を圧倒する空間分解能を達成することができる。Event

Horizon Telescope（EHT）は 1.3 mm帯で VLBI観測網を構築し、ブラックホール近傍の撮像を目標とす

る国際プロジェクトである。これまで EHT は 10 年近くに渡り観測装置の性能を向上させながら試験観測

を行い、ブラックホール近傍の事象の地平面スケールの放射構造の空間分解に成功している。本集録では、

EHTによる Sgr A*の最初の観測成果 (Doeleman et al. 2008)を紹介する。

1 背景

我々が住む天の川銀河の中心には、Sgr A*と呼ばれ

る超巨大ブラックホールが存在するといわれている。

周囲の星団の運動から、その質量と地球からの距離は、

それぞれ約 4×106 M⊙、8.3 kpcであることが分かっ

ている (Ghez et al. 2008; Chatzopoulos et al. 2015)。

これによりシュヴァルツシルト半径 (Rs = 2GM/c2)

の視野角はおよそ 10 µasとなり、全天のブラックホー

ル候補天体の中では最も大きい。したがって Sgr A*

はブラックホール周囲の環境を探査する上で最も重

要な天体の一つとされてきた。

これまで電波帯で活発に行われてきたのは超長基

線電波干渉計 (Very Long Baseline Interferometry;

VLBI)による観測である。VLBIは地球規模で分布

する複数の電波望遠鏡を同時に用いて、地球サイズ

の開口を合成する。一般的に望遠鏡の空間分解能は

観測波長 λおよび望遠鏡の口径 Dを用いて λ/Dで

表されるが、VLBIでは開口合成により実効的な口

径が地球規模になるために他の観測装置を圧倒する

空間分解能を達成する。

2000 年代以前で行われた cm 波帯の観測により、

観測された Sgr A*の構造は視線上に存在する星間

プラズマにより電波が散乱される星間散乱の影響を

強く受けることが明らかになった (e.g. Bower et al.

2006)。cm波帯で観測された Sgr A*のサイズは波長

の 2乗に比例しており、これは Sgr A*からの電波が

天体本来の角径よりもはるかに大きい視野角に散乱

されることによって説明できる。この VLBIによる

撮像の障害となっている星間散乱の効果は、散乱角が

波長の２乗に比例するため、短い波長ほど弱くなる

(A.2参照)。実際、観測されたサイズはおよそ 1 cm

以下の波長帯で波長の 2乗則から徐々に従わなくな

ることが明らかになっており、1 cm以下の波長では

Sgr A*の本来の構造の情報が得られると考えられて

いる。また同時に観測波長が短くなれば観測の空間

分解能がより高くなるため、mm波帯での VLBI観

測の実現が大きな目標とされてきた。

Event Horizon Telescope (EHT; Doeleman et al.

2009)はこれまでの観測波長よりも短い 1.3 mm帯で
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図 1: EHTの望遠鏡の分布

地球規模の VLBIの観測網を構築する国際プロジェ

クトである。短い観測波長により、その空間分解能は

およそ 20 µas (∼ 2 Rs)となり、事象の地平面の存在

により生じるブラックホールの影 (シャドウ)の視直

径 (4.8− 5.2 Rs; Bardeen 1973; Luminet 1979)を空

間分解する。このため、EHTはブラックホールシャ

ドウの検出も含めたブラックホール近辺の事象の地

平面スケールの構造の初の直接撮像を目指している。

EHTはこれまで 10年近くに渡って観測装置の性能を

向上させながら試験観測を行い、ブラックホール近傍

の事象の地平面スケールでの放射構造の空間分解に成

功している (Doeleman et al. 2008; Fish et al. 2011,

2016; Johnson et al. 2015)。本集録では EHTによ

る最初の Sgr A*の観測論文である Doeleman et al.

(2008)を紹介する。

2 観測および観測結果

本論文で報告された 2007 年に行われた最初の観

測は、図 1 に示したアメリカ国内の 3 つの望遠鏡

(SMT, CARMA, JCMT)を用いて行われた。本観測

で 1.3 mm帯で初めてVLBIの観測に成功し、SMT-

CARMA (908km)、SMT-JCMT (4230 km)の基線

で信号の検出に成功した。観測結果を図 2に示す。観

測されたビジビリティ振幅は長基線で有意に減少し

ており、これは検出された天体の構造は点源ではなく

空間分解されていることを示している (§A.1参照)。

天体の構造にガウス分布を仮定すると、FWHM サ

イズは 43+14
−8 µas (誤差は 3σ)となった。ここから式

(5, 6)を用いて星間散乱の効果を取り除いた天体本

来のサイズを求めると 37+16
−10 µasとなる。
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図 2: EHTによる Sgr A*の初の観測結果 (Doeleman

et al. 2008)。横軸は基線長、縦軸はビジビリティ振

幅である。実線、破線は天体の構造にそれぞれガウ

ス分布、一様なリングを仮定した場合のベストフィッ

トモデルを表している。

見積もられたサイズと過去の Sgr A*の固有運動の

測定から得られた質量の下限値 4.3× 105 M⊙ (Reid

& Brunthaler 2004)から、Sgr A*の質量密度の下限

値 9.3×1022 M⊙pc
−3が得られる。これは Sgr A*が

付随しているとされる 4 × 106 M⊙ のブラックホー

ルの質量密度の下限値 (臨界質量密度)に比べて 100

倍ほど小さい。Sgr A*が付随している天体がブラッ

クホールではない場合、その密度はこの二つの下限

値の間の値をとるが、そのような密度の天体は天の

川銀河の年齢のタイムスケールでは安定に存在して

いることはできない。従って、本観測結果は Sgr A*

が付随しているのはブラックホールであることを強

く示唆している。

図 3に本観測結果を含めた Sgr A*のサイズの波長

依存性を示した。長波長側では星間散乱の効果が卓

越しているが、1 cm前後を境に徐々に天体本来の構

造の影響が見え始め、本観測で得られた 1.3 mm帯の

サイズではついに観測サイズ、真のサイズ共に散乱サ

イズよりも約 2-3倍ほど大きくなる。これは 1.3 mm

帯では星間散乱の影響が小さくなり、天体の真の構

造が卓越することを示している。また真のサイズに

は波長依存性 (θint ∝ λ1.44)が見られる。これは観測

波長によって Sgr A*の見える層（領域）が異なるこ
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図 3: Sgr A*のサイズの波長依存性 (Doeleman et al.

2008)。赤い点は観測サイズ、緑の点は式 (5, 6)から

見積もられる天体の真のサイズを表す。実線は cm波

帯の観測から測定された星間散乱則 (式 5)、破線は

天体の真のサイズの波長依存性のベストフィットモ

デル (θint ∝ λ1.44)。

とを示しており、短い波長ほどよりコンパクトな構

造を見ていることを示している。

Sgr A*の電波放射がブラックホールに対して、ど

のような位置関係にあるかは重要な問題である。例

えば電波放射の起源がジェットの場合、放射領域は

ブラックホールの中心からずれる。また降着円盤が

起源の場合、観測者の視線方向に対して円盤の向き

が垂直な場合は放射が対称的に分布する。一方、円

盤が傾いている場合はドップラービーミング効果に

よって片側だけが明るく見え、もう一方は暗く見え

ることが期待される。

本観測で得られたサイズは ∼ 4 Rs に相当するが、

このサイズはこの問題に対して重要な示唆を与える。

もし放射領域がブラックホールの周りに対称的に分

布していた場合、ブラックホールの重力レンズ効果

により放射領域は大きく見える。回転していないブ

ラックホールの場合、半径Rの放射領域の視半径Ra

は以下の式で表される。

Ra =


　

3
√
3

2
Rs (R ≤ 1.5Rs)

　
1√

1− (Rs/R)
R (R > 1.5 Rs)

(1)

1.5 Rs は光子がブラックホールの周りで安定的な軌

道を取れる最小の軌道 (最終光子軌道)の半径である。

ブラックホールの事象の地平面 (R = Rs)と最終光子

軌道の間にある物質からの放射構造は、事象の地平

面の存在によって生じるブラックホールの影（シャ

ドウ）も含め、重力レンズの効果により最終光子軌

道の視半径まで引き延ばされる。そのためブラック

ホールに対して対称に分布する放射領域の視半径は、

サイズが小さくなるのに応じて小さくなるが、その

サイズが最終光子軌道よりも小さくなると一定とな

る。Sgr A*の場合、視半径の下限値は回転していな

いブラックホールの場合 5.2 Rs、スピンが最大の場

合でも 4.8 Rsになる (Bardeen 1973)。今回観測され

たサイズ ∼ 4 Rs はこの下限値よりも優位に小さく、

Sgr A*の電波放射はブラックホールに対して対称に

分布しておらず、その起源がジェットや傾いた降着円

盤にあることを強く示唆している。

3 まとめ

本集録では EHTの Sgr A*の最初の観測論文であ

るDoeleman et al. (2008)を紹介した。本観測によっ

て Sgr A*の事象の地平面スケールの構造が初めて空

間分解され、∼ 4 Rsの構造が検出された。このこと

から EHTの観測波長帯である 1.3 mmでは星間散

乱の効果は限定的で、天体の真の構造が卓越するこ

とが示された。また測定されたサイズが最終光子軌

道 (およびブラックホールシャドウ)の視半径よりも

小さかったことから、Sgr A*の電波放射はブラック

ホールに対して対称に分布しておらず、ジェットや傾

いた降着円盤が起源であることを強く示唆された。

A 付録

A.1 電波干渉計の観測方程式と観測量

電波干渉計は天球面上の電波輝度分布 I(x, y) の

フーリエ成分であるビジビリティV (u, v) を観測量

として取得し、観測方程式は以下で与えらえる (e.g.

Thompson et al. 2017)。

V (u, v) =

∫∫
I(x, y) exp (−i2π (ux+ vy)) dxdy

(2)
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天球面上の座標 (x, y)の原点は位相追尾中心と呼ば

れ、一般的には観測天体の座標が用いられる。フー

リエ空間上の座標 (u, v)は空間周波数と呼ばれ、電

波干渉計内の２つのアンテナ間の基線ベクトル (単位

は観測波長 λ) を、地球中心から位相追尾中心への

方位ベクトルに垂直な面に射影したものに一致する。

以下、輝度分布が簡単な幾何学モデルの場合におけ

るビジビリティを紹介する。

最も簡単なケースは天体が空間分解されず点源と

みなせる場合である。原点にあるフラックス密度 F

の点源 (I(x, y) = Fδ(x, y))のビジビリティは以下の

ように空間周波数によらず一定となる。

I(x, y) = Fδ(x, y) ⇆ V (u, v) = F (3)

天体が空間分解され、フラックス密度 F、半値全

幅 (FWHM) ϕのガウス分布状の構造を持っている

場合、ビジビリティは基線長 (r =
√
u2 + v2)の関数

I(x, y) =
4 ln 2

2πϕ2
F exp

(
− x2 + y2

ϕ2/4 ln 2

)
⇆ V (r) = F exp

(
−π2ϕ2r2

4 ln 2

)
(4)

となりガウス関数となる。ガウス分布の半値全幅は

輝度分布とビジビリティの振幅 (絶対値)では反比例

の関係にあり、広がった天体ほど長基線のビジビリ

ティ振幅 (i.e. 信号強度)は小さくなる。

天体の輝度が一様なリング構造は、正と負の輝度

をそれぞれもった 2つの円柱関数の和で表すことが

できる。円柱関数のフーリエ変換は 0次の第 1種ベッ

セル関数で表されるため、リング構造のビジビリティ

は符号の異なる二つのベッセル関数の和となる。ベッ

セル関数はガウス関数と異なり基線長に対して単調

減少はしないが、極値の振幅は単調減少し、ガウス

関数同様広がった天体ほど急速に減少する。

以上のように天体の構造が空間分解されていない

場合はビジビリティの振幅は基線長によらず一定と

なる。逆に長基線側でビジビリティ振幅の減少が見

られた場合、それは天体の構造が空間分解されたこ

とを示し、その減少の度合いを見ることでその天体

の構造のサイズを見積もることが可能である。

A.2 観測される構造への星間散乱の影響

Sgr A*の観測における星間散乱の効果は天体の構

造に対しては、天体の真の輝度分布が散乱カーネル

と呼ばれるガウス関数で畳み込まれる（ぼかされる）

形で現れる。天体の真の構造がガウス分布でよく説明

できる場合、真の天体のサイズ θint および散乱カー

ネルのサイズ θsc(以下、散乱サイズ)、観測されたサ

イズ θobs(以下、観測サイズ)の間には

θobs =

√
θint

2 + θsc
2 (5)

の関係が成り立つ。散乱サイズは異方性を持つが方

位角によらずに観測波長 λの 2乗に比例し、本論文

の長基線の方向の向き (∼赤経方向)では

θsc = (1.309± 0.015) mas

(
λ

1 cm

)2

(6)

となる (e.g. Bower et al. 2006)。
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多波長観測による超高光度X線源の中心天体の解明

森田 貴士 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

超高光度 X線源 (Ultraluminous X-ray source, ULX)は、1039 erg/sを超える高い X線光度を持ち、系外

の銀河中心以外の場所で観測される X線源である。ULXの光度を説明するためには、恒星質量ブラックホー

ルに超臨界降着（質量降着率がエディントン降着率以上）が起きている、もしくは中間質量ブラックホール

（102 − 105 太陽質量）に亜臨界降着が起きていると考える必要がある。超臨界降着と中間質量ブラックホー

ルはどちらも大質量ブラックホールの起源や進化に深く関係しているため、ULXの性質を解明することは非

常に重要である。超臨界降着円盤は輻射圧優勢で光学的に厚い円盤であり、高速のガスが噴き出る現象（ア

ウトフロー）が起こる。近年、X線だけでなく可視光や電波を使った多波長での観測により、このアウトフ

ローの存在を示唆する証拠が見つかっている（Fabrika et al. 2015）。また、いくつかの ULXは中心天体と

して中性子星を持つことが分かった（Bachetti et al. 2014）。中性子星の質量には上限があるため、このこ

とは、超臨界降着が実際の天体で起きていることを示す事実である。一方、中心天体の質量を直接求められ

ないために、中間質量ブラックホールである可能性も残っており、議論が続いている。本講演では、Kaaret

et al.(2017)をもとに観測的な視点から、ULX研究の現状とその課題についてレビューする。加えて、ULX

IC342 X-1に関する自身の研究についても紹介する。現在、すばる望遠鏡と X線衛星 Swift、NuSTAR に

よる同時観測データを用いた多波長での解析を進めている。

1 超高光度X線源

超高光度X線源（Ultraluminous　X-Ray source：

ULX）は系外の銀河中心以外の場所で点光源として観

測され、X線光度が 1039 erg/sを超える天体である。

コンパクト星へのガスの球対称な降着を考えたと

き、天体の光度にはエディントン光度 (LEdd)と呼ば

れる上限値が存在する。この光度を超えるとガスに

作用する輻射圧と重力が釣り合いそれ以上の降着が

起きない。エディントン光度はコンパクト星の質量

に比例する。このときのガスの質量降着率をエディン

トン降着率と呼び、ṀEdd = ηLEdd/c
2 と表される。

ここで ηは放射効率、cは光速を指す。非球対称な降

着の場合、輻射圧と重力の方向が異なるためガスは

エディントン降着率を超えて降着することができる。

Ṁ > ṀEdd であるような降着を超臨界降着と呼び、

この時天体の光度はエディントン光度を超える。

ULXは 10M⊙程度のブラックホール (BH)のLEdd

を超える光度を持つ。この光度を達成するために２

つの説が考えられている。ひとつは中心天体が中間質

量 BH(MBH ∼ 102 − 103M⊙)の場合である。この時

ULXの光度はLEddを超えず、降着率も ṀEddに達し

ない。もうひとつは、恒星質量BH(MBH < 10M⊙)に

超臨界降着が起きている場合である。このときULX

は LEdd を超えて光っている。中間質量 BHはまだ

存在が立証されていない天体であり、BHの進化を考

えるうえで重要視されている。一方、超臨界降着は

大質量 BHの起源に関わるとされているため、ULX

の正体がどちらの場合でも、その解明が期待されて

いる。

2 超臨界降着

図 1に超臨界降着が起きている BHの概念図を示

す。BH 近傍で、降着円盤は幾何的に厚い構造を持

つ。さらに輻射圧優勢であるため、降着円盤の一部

が輻射圧により吹き飛ばされ（アウトフロー）、中

心天体付近に光学的に厚いガスの領域をつくる。観

測によりこのアウトフローの証拠を見つけることで、

超臨界降着の存在を示すことができる。以下では X

線や可視観測により得られた、超臨界降着を示唆す
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る証拠を示す。

図 1: 超臨界降着円盤の概念図

2.1 X線観測

NGC 1313 X-1、NGC 5408 X-1の２つのULXに

おいて、高電離したFe、OおよびNeの輝線と、青方

偏位した吸収線が観測された (図 2)。青方偏位から吸

収線を出す電離ガスの速度を求めると光速の約２０

％であった。吸収線は高速で観測者に向かうアウト

フロー由来、輝線は中心天体の周囲を比較的ゆっく

りと運動するガス由来であると考えられる。この解

釈は超臨界降着円盤の構造とよく一致するため、そ

の存在を支持する証拠の一つとなっている (Pinto et

al. 2016)。

2.2 可視観測

複数のULXから、幅を持ったHe II、Hαの輝線が

観測された。輝線の幅は輝線を出す電離ガスの速度

に対応していることから、この輝線は降着円盤、も

しくはアウトフロー由来であると考えられる。

輝線が降着円盤由来であると考えると輝線幅の特徴

が説明できない。より高い電離温度を持つ He IIは、

より中心天体に近い内側の領域から、Hαはそれより

も外側のガスに由来する。降着円盤は内側ほど大き

い速度を持つため、輝線幅の大きさはHe II > Hαと

なることが期待される。しかし観測された輝線幅は

He II <　 Hαであり、矛盾する (図 3)。超臨界降着

円盤で期待されるアウトフローは、外側に向かって

加速されるガスであり、外側ほど大きい速度を持つ。

輝線幅がアウトフロー由来であると仮定すれば観測

結果とよく一致する。この結果はULXにおける超臨

界降着の存在を示唆するものである (Fabrika et al.

2015)。

2.3 ULXパルサーの発見

中心天体の質量に直接制限をつけることのできた

例として、中性子星を持つULX（ULXパルサー）の

発見がある。ULX M82 X-2から周期 1.37 sのパルス

が観測された。パルスのX線光度は 4.9×1039 erg/s

に達する。パルスの存在は、このULXの中心天体が

ブラックホールではなく中性子星であることを示し

ている。典型的な中性子星の質量 (1.4M⊙)を考える

と LEdd ∼ 1038 erg/sとなり、その約１００倍もの

光度を達成するためには、超臨界降着が必要である。

この発見は実天体における超臨界降着の存在を示す

証拠である (Bachetti et al. 2014)。

またこのことは、ULXの中心天体が中性子星であ

るという第三の可能性を示した。さらなる観測によ

り計 3つの ULXでパルスが見つかった。現在では、

ULXパルサーは ULXにおいて特異な存在ではない

と考えられている。

3 まとめ

前章で示したように、X線や可視観測から超臨界

降着を示す証拠がいくつか発見されている。さらに

ULXパルサーの発見によって超臨界降着が実際の天

体で起きていることが確かめられた。このことから

多くの ULXでは超臨界降着が起きていると考えら

れている。しかしすべてのULXについてこの結果を

当てはめることはできず、多くのULXでは中心天体

の質量を求めるには至っていないため、さらなる観

測が求められる。

4 ULXのX線 ·可視同時観測
超臨界降着を確かめるためにULX IC342 X-1につ

いて X線（Swift、NuSTAR）と可視 (すばる)によ

る同時観測が行われた。X線連続スペクトルの解析

から、超臨界降着によってこの天体の連続スペクト
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図 2: NGC1313 X-1の輝線と吸収線。青の点線は輝線に対する吸収線の青方偏移を表している (Pinto et al.

2016)。

図 3: 各輝線の半値幅の比較 (Fabrika et al. 2015)。

ルがよく再現されることが明らかになった (Shidatsu

et al. 2017)。

4.1 X線解析の結果

2016年 10月の観測により、X線連続スペクトル

の形状の変化が捉えられた（図 4）。その形状からス

ペクトルを分類し、それぞれに対して解析が行われ

た。その結果、比較的低温 (電子温度 ∼ 4 keV)かつ、

光学的に厚い（τ ∼ 5）ガスのコンプトン散乱＋降着

円盤（内縁半径∼ 103 km）からの黒体輻射でスペク

トルがよく再現されることが分かった (図 5)。形状

の違いについても、コンプトン散乱成分のパラメー

ターの僅かな違いで再現された。ブラックホール近

傍のアウトフロー領域＋その外側に形成されている

降着円盤を仮定すると、この結果は矛盾なく解釈で

き、超臨界降着円盤の描像とよく一致する。したがっ

て IC342 X-1では超臨界降着が起きていると考えら

れている。

4.2 可視データを加えた解析

今後の研究として、X線観測とほぼ同時期に行わ

れたすばる望遠鏡での分光観測による可視スペクト

ルの解析を行う。輝線の特徴が捉えられれば、そこ

からアウトフローの有無について議論できる。また、

前述した X線スペクトルと合わせて広い波長域でス

ペクトルの解析を行うことにより、BH近傍だけでな

く、より外側の降着円盤の構造を含めた統一的な解

釈を行うことが可能になる。
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図 4: 観測により得られた各スペクトル。oct 16-17

のスペクトルは形状から phase1、2として分類した。

oct 9-11のスペクトルは形状のよく似た 2012年の観

測データと合わせて解析に用いられた (Shidatsu et

al. 2017)。

図 5: phase1に対するモデルフィッティングの結果。

青と赤の破線はそれぞれコンプトン散乱成分と円盤

からの黒体放射成分を表す (Shidatsu et al. 2017)。

Reference

Bachetti, M., Harrison, F. A., Walton, D. J., et al. 2014,
Nature, 514, 202

Fabrika, S., Ueda, Y., Vinokurov, A., Sholukhova, O.,
& Shidatsu, M. 2015, Nature Physics, 11, 551

Kaaret, P., Feng, H., & Roberts, T. P. 2017,
arXiv:1703.10728

Pinto, C., Middleton, M. J., & Fabian, A. C. 2016, Na-
ture, 533, 64

Shidatsu, M., Ueda, Y., & Fabrika, S. 2017, Apj, 839,
46



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

全天 X 線監視装置MAXIによるLMC領域のモニター観測

下向 怜歩 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

LMC(Large Magellanic Cloud:大マゼラン雲) 領域には、4 つの明るい X 線天体 LMC X-1、X-2、X-3、

X-4 が存在し、これらはどれも連星系である。X-1 と X-3 はブラックホール連星系、X-2 は磁場の弱い中

性子星と低質量の伴星 からなる X 線連星系、X-4 は強い磁場を持つ中性子星を含む連星 X 線パルサーで、

いずれも伴星から中心天体への質量降着によって強い X線を放出している。

本研究では、MAXIが 2009 年に国際宇宙ステーション (ISS)に設置されてから現在までの LMC領域のデー

タ解析を行った。

ISS は約 92 分で地球を一周し、MAXI はそれに合わせて全天のスキャンを行っている。MAXIに取り付け

られた GSC(Gas Slit Camera)検出器を用いて、4天体の 2009年 9月 ∼2017年 5月における 2-12keV 帯

域のエネルギースペクトル変化、イメージ、ライトカーブを詳細に調べた。この期間において、LMC 領域

を X線で継続的にモニターを行ってきたのはMAXI だけである。

本講演では、MAXI の結果と過去の X 線観測の結果の比較からわかってきた LMC X-1, X-2, X-3, X-4の

X 線放射機構とこれらブラックホール/中性子星周辺の物理状態について報告する。

1 Introduction

LMC領域 (Large Magellanic Cloud:大マゼラン雲)

には 4つの明るい X 線天体 LMC X-1、X-2、X-3、

X-4が存在している。(図 1)LMCまでの距離は 48kpc

である。

X-1は、O型星を伴うブラックホール連星系であ

る。O型星の質量は 32M⊙、ブラックホールの質量

は 10.9M⊙、軌道の傾斜角は 36.4◦である。(Suzaku

observation of X-ray variability in soft state LMC

X-1,Shu Koyama et al. (2015))

X-2 は、低質量の X 線連星系である。光度

は 0.5-2Ledd(0.67×1038erg/s)、発光領域の半径は

Rbb=11.6±0.3km、黒体温度 kT=1.411±0.016keV

である。(Spectral Analysis of LMC-X2 with

XMM/Newton, G.Lavagetto et al. (2008))

X-3 は、Cygnus X-1 の後に発見された二番目

のブラックホールであり、Host binary の質量は

2.3±0.3M⊙である。(Jerome A. Orosz et al. (2014))

X-4は、X線パルサーであり、パルス (スピン)周期

が 13.5秒、軌道周期が 1.4日、超軌道 (Super-orbital)

周期 (普通の軌道周期の 10倍以上の強度変動を示す

周期)が 30.4日である。超軌道周期は歳差運動 (回転

図 1: LMCのイメージ、Red:2-4keV、Green:4-6keV、

Blue:6-12keVとしてカラー合成した。

軸が回転する運動)により降着円盤 (ブラックホール

の周りのガス)で中性子星が隠されたり現れたりする

ことが原因で生じる。
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2 Methods/Instruments

and Observations

本研究では、MAXI が 2009 年に国際宇宙ステー

ション (ISS)に設置されてから現在までの LMC領域

のデータ解析を行った。

ISSは約 92分で地球を一周し、MAXIはそれに合

わせて全天のスキャンを行っている。MAXIに取り

付けられた 12台のGSC(Gas Slit Camera)検出器を

用いて、4天体の 2009年 9月∼2017年 5月における

2-12keV帯域のエネルギースペクトル変化、イメー

ジ、ライトカーブを詳細に調べた。この期間におい

て、LMC 領域を X 線で継続的にモニターを行って

きたのは MAXI だけである。また、スペクトルをモ

デルフィットし、過去のモデルと比較した。

3 Results

X-1∼X-4の 2009年 9月∼2017年 5月の期間のラ

イトカーブは図 2∼5のようになった。Softは 2-6keV、

Hardは 6-12keVのエネルギー帯域である。Hardness

ratioは Soft/Hardの比である。

また、X-1∼X-4の 2009 年 9 月 ∼2017 年 5月の

期間のスペクトルフィットは図 6∼9のようになった。

表 1、2、3はスペクトルのベストフィットパラメー

タ値である。

図 2: X-1のライトカーブ

4 Discussion

図 4からわかるように、X-3は長期的な変動を示

している。図 2、図 3、図 5より、X-1、X-2、X-4に

図 3: X-2のライトカーブ

図 4: X-3のライトカーブ

図 5: X-4のライトカーブ

図 6: X-1のスペクトルフィット
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図 7: X-2のスペクトルフィット

図 8: X-3のスペクトルフィット

図 9: X-4のスペクトルフィット

も変動が見えるが、周期性は調査中である。また、図

6と図 8のスペクトルを見てみると、X-1と X-3は

ブラックホールなので似たようなスペクトルの形に

なった。

5 Conclusion

X-1と X-3はブラックホールであり、X-1は短期

的、X-3は長期的な変動を示す。X-2は連星系であ

り、短期的な変動を示す。X-4はパルサーであり、超

軌道周期による変動を示す。

表 1: X-1、X-3のスペクトルフィットのパラメータ
X-1 X-3

phabs:nH[1022] 0.500000 0.500000

vphabs:nH[1022] 1.36595 0.707027

vphabs:He 1.00000 1.00000

vphabs:C 0.500000 0.500000

vphabs:N 0.500000 0.500000

vphabs:O 0.500000 0.500000

vphabs:Ne 0.500000 0.500000

vphabs:Na 0.500000 0.500000

vphabs:Mg 0.500000 0.500000

vphabs:Al 0.500000 0.500000

vphabs:Si 0.500000 0.500000

vphabs:S 0.500000 0.500000

vphabs:Cl 0.500000 0.500000

vphabs:Ar 0.500000 0.500000

vphabs:Ca 0.500000 0.500000

vphabs:Cr 0.500000 0.500000

vphabs:Fe 0.500000 0.500000

vphabs:Co 0.500000 0.500000

vphabs:Ni 0.500000 0.500000

diskbb:Tin[keV] 0.829072 1.05670

diskbb:norm 63.6500 21.7526

powerlaw:PhoIndex 2.50000 2.50000

powerlaw:norm 0.138199 8.12383×102

Reference

Suzaku observation of X-ray variability in soft state
LMC X-1,Shu Koyama et al. 2015

THE MASS OF THE BLACK HOLE IN LMC X-3,
Jerome A. Orosz et al.2014

Spectral Analysis of LMC-X2 with XMM/Newton,
G.Lavagetto et al. 2008
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表 2: X-2のスペクトルフィットのパラメータ
X-2

phabs:nH[1022] 0.500000

vphabs:nH[1022] 1.43800

vphabs:He 1.00000

vphabs:C 0.500000

vphabs:N 0.500000

vphabs:O 0.500000

vphabs:Ne 0.500000

vphabs:Na 0.500000

vphabs:Mg 0.500000

vphabs:Al 0.500000

vphabs:Si 0.500000

vphabs:S 0.500000

vphabs:Cl 0.500000

vphabs:Ar 0.500000

vphabs:Ca 0.500000

vphabs:Cr 0.500000

vphabs:Fe 0.500000

vphabs:Co 0.500000

vphabs:Ni 0.500000

diskbb:Tin[keV] 0.813439

diskbb:norm 45.7135

compbb:kT[keV] 1.54494

compbb:kTe[keV] 50.0000×102

compbb:tau 0.139329

compbb:norm 6.58621×102

表 3: X-4のスペクトルフィットのパラメータ
X-4

phabs:nH[1022] 0.500000

vphabs:nH[1022] 3.08768×108

vphabs:He 1.00000

vphabs:C 0.500000

vphabs:N 0.500000

vphabs:O 0.500000

vphabs:Ne 0.500000

vphabs:Na 0.500000

vphabs:Mg 0.500000

vphabs:Al 0.500000

vphabs:Si 0.500000

vphabs:S 0.500000

vphabs:Cl 0.500000

vphabs:Ar 0.500000

vphabs:Ca 0.500000

vphabs:Cr 0.500000

vphabs:Fe 0.500000

vphabs:Co 0.500000

vphabs:Ni 0.500000

highecut:cutoffE 16.0000

highecut:foldE[keV] 23.0000

powerlaw:PhoIndex[keV] 1.33876

powerlaw:norm 1.74250×102

gaussian:LineE[keV] 6.71886

gaussian:Sigma[keV] 1.00000×102

gaussian:norm 2.82794×104
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天体物理学における 12C+12C反応の重要性と現状

森　寛治 (国立天文台理論研究部)

Abstract

12C+12C反応 (炭素燃焼過程)は Ia型超新星や X線バーストにおいて鍵となる反応であるが、その反応断

面積は十分に測定されているとはいいがたい。これは、天体物理的な環境では熱的に分布するプラズマ中で

反応が起こるため、測定が難しい低エネルギー領域における反応断面積が重要になるためである。特に、低

エネルギー領域に未知の共鳴が存在した場合、反応率が現在広く用いられているものに比べて数百倍に上昇

し、天体物理学に影響を与える可能性がある。本研究では、そのような低エネルギー共鳴を仮定し、Ia型超

新星に対する影響を探る。

1 Introduction

炭素燃焼過程

12C+ 12C → α+ 20Ne + 4.6 MeV

12C+ 12C → p + 23Na + 2.2 MeV

は、Ia型超新星やX線スーパーバーストにおいて重

要なな役割を果たす熱核反応である。

超新星爆発のうち、スペクトルに水素の吸収線が

見られず、かつケイ素の吸収線が強いものを Ia型超

新星と呼ぶ。Ia型超新星の親星はいまだ明らかとなっ

ていない。しかし、有力なシナリオとして、白色矮星

に伴星から質量が降着しチャンドラセカール質量近く

まで成長すると超新星爆発に至る Single Degenerate

(SD)シナリオと、白色矮星連星が重力波を放出しつ

つエネルギーを失い合体に至り、超新星として爆発

を起こすという Double Degenerate (DD)シナリオ

がある。SD シナリオでは、超新星爆発の直前に白

色矮星の内部で 12C+12C 反応が開始し、対流が発

生することが知られている。この進化段階は carbon

simmeringと呼ばれており、電子捕獲反応を通して

親星の中性子度を変化させ、超新星爆発の元素合成

に影響を及ぼす可能性がある。DDシナリオでは、連

星合体後の進化の様子は 12C+12C反応の反応率に敏

感に依存する。

一方、X線バーストは、中性子星に降着した水素や

ヘリウムが核爆発を起こす現象である。通常の X線

バーストの持続時間は数分程度であるが、ごくまれ

に数時間もの長時間持続するものが観測されている。

この現象をスーパーバーストと呼ぶ。スーパーバー

ストでは中性子星表面で炭素が燃えているものと考

えられており、12C+12C反応が重要な役割を担って

いる。

このように 12C+12C反応は天体物理学において重

要な素過程であるが、その反応断面積を実験的に十分

に測定することは容易ではない。この反応のGamow

ピークは

E0 = 0.1220

(
Z2
0Z

2
1

M0M1

M0 +M1
T 2
9

) 1
3

[MeV]

= 2.417T
2
3
9 [MeV]

で与えられる (e.g. Iliadis (2007))。ここで Z0, Z1

は入射核と標的の陽子数、M0, M1 は入射核と標的

の質量 (原子質量単位)、T9 は 109 K を単位とした

温度である。たとえば、天体物理的な環境において

典型的な温度 T9 = 0.5 のとき、Gamow ピークは

E0 = 1.52 MeVとなる。ところが、現在のところ地

上実験によって得られている反応断面積のデータは、

E > 2.14 MeVの高いエネルギー領域に限られてい

る (Spillane et al. 2007)。そのため、E0 = 1.52 MeV

付近に未知の共鳴が存在した場合、標準的に使われ

ている反応率 (Caughlan & Fowler (1988); CF88)に

比べて大きな反応率を得る可能性がある。本研究で

は、低エネルギー領域において未知の共鳴を仮定し

て反応率の増加を計算するとともに、そうして得ら

れた反応率が Ia型超新星に対して及ぼす影響を探る。
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2 Methods

共鳴が存在するとき、反応断面積は Breit-Wigner

公式

σ(E) = πλ2 (ωγ)RΓR

(E − ER)2 +
(
ΓR

2

)2
で与えられる。ここで λは de Broglie波長であり、

ER :共鳴エネルギー

ΓR :全準位幅

(ωγ)R :共鳴の強度

である。共鳴を特徴づけるこれら 3つのパラメータ

を、反応断面積に対する既存の実験データと矛盾し

ないように設定することを考える。図 1は、既存の

データと矛盾しない (ωγ)R の上限値を表している。

ERは実験的には明らかでないが、ER = 1.367 MeV

付近に共鳴が存在するという原子核構造に関する理

論的な示唆がある (Chiba & Kimura 2015)。そこで

本研究では、ER = 1.367 MeVのもとでの (ωγ)Rの

上限値を用いて、反応率を計算する (図 2)。
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図 1: 反応断面積に対する既存の実験データと矛盾し

ないような共鳴の強度の上限値。

3 Results & Discussion

図 2で得られた反応率を用いて、Ia型超新星に対

する計算を行う。ここでは ΓR = 10 keVを仮定する。

まず、伴星から質量が降着している白色矮星の

進化を、恒星進化コード Modules for Experiments
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図 2: ER = 1.367 MeVの共鳴を仮定したときの反応

率の上限値。CF88によって規格化して示している。

in Stellar Astrophysics (MESA; Paxton et al.

(2015)) を用いて計算する。ここで、白色矮星の組

成をX(12C) = 0.507, X(16O) = 0.482, X(22Ne) =

0.011とし、質量降着率を Ṁ = 5×10−7M⊙ yr−1と

した。図 3の実線はCF88、点線は共鳴を考えた時の

反応率を用いて計算した白色矮星の進化である。共

鳴を考えた場合、進化のより早い段階で炭素燃焼過程

に点火し、温度が急激に上昇していることが分かる。

この進化段階は carbon simmeringと呼ばれている。

この段階においては、炭素燃焼によって生成された陽

子が 12Cに捕獲され、13Nが生成される。この 13Nは

電子を捕獲し、白色矮星の電子分率を下げる。また、

炭素燃焼によって生成された 23Naも同様にして電子

捕獲によって電子分率を下げる (Mart́ınez-Rodŕıguez

et al. 2016)。このように、carbon simmering段階は

Ia型超新星の親星の電子分率を下げ、その後の爆発

的元素合成の様子を変える可能性がある。したがっ

て、今後はこの進化段階を炭素燃焼過程の反応率の

観点から、より系統的に調べることが今後の課題で

ある。

次に、白色矮星連星合体について検討する。白色

矮星同士が合体すると、激しい降着によって炭素燃

焼が開始し、Ia型超新星として爆発を引き起こすこ

とがある。これを Violent Merger (VM)シナリオと

いう。VMシナリオは

τCC < τdyn (1)

という条件が満たされたときに実現すると考えられ

る。ここで τCCは炭素燃焼による加熱の時間スケー
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図 3: 質量が降着している白色矮星の進化。12C+12C

反応の反応率として、実線ではCF88、点線では共鳴

を考慮したものを用いている。

ル、τdyn は力学的時間スケールである。

一方、この条件が満たされなかったとき、冷たい

コア、熱いエンベロープ、外周円盤からなる残骸が

形成される。すると、エンベロープ中で炭素燃焼に

点火し、CO白色矮星が ONeMg白色矮星に変換さ

れる可能性がある。2つの白色矮星の合計質量がチャ

ンドラセカール質量より大きいならば、ONeMg白

色矮星は電子捕獲を起こし、縮退圧によって自重を

支えることができなくなり中性子星に崩壊すると考

えられる (Accrition Induced Collapse; AIC)。この

シナリオが実現される条件は

τCC < τν (2)

で与えられる。ただし τν はニュートリノによる冷却

の時間スケール (Itoh et al. 1996)を表している。

Satoらは様々な質量比や合計質量をもつ連星系に

対して白色矮星連星合体の SPHシミュレーションを

行い、系が Ia型超新星として爆発に至るための条件

を議論している (Sato et al. 2015)。彼らは炭素燃焼

の反応率として CF88を用いているため、共鳴を考

慮した反応率を用いると結果が変更される可能性が

ある。図 4に SPHシミュレーションの結果を示す。

共鳴を考慮すると、炭素燃焼の点火条件 (式 (2))が、

より低い温度で点火するように変化することが分か

る。したがって、より円盤外縁部で炭素燃焼が点火

しやすくなり、AICシナリオによって中性子星に崩

壊する場合が多くなることが予想される。一方、現

在考えている密度∼ 106 g/cm3では、τCC = τdynと

なる温度は 109 K以上の高温である。図 2を見ると

わかるように、この温度では反応率は共鳴によって

ほとんど上昇しない。したがって、式 (1)で表され

る点火条件は共鳴を考慮してもほとんど変化しない

ので、VMシナリオに対しては共鳴は影響を与えな

いと考えられる。

図 4: 白色矮星連星合体に対する SPHシミュレーショ

ンの結果。最も高温の粒子に対する温度と密度を示

す。点の色は白色矮星の合計質量を示し、形は異な

る質量比に対応している。2本の実線は点火条件 (式

(2))を表す。Sato et al. (2015)の Figure 4を加工し

て示している。
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IIb型超新星親星の半径と質量放出率

大内　竜馬 (京都大学大学院理学研究科)

Abstract

重力崩壊型超新星は大質量星が進化の最期に起こす爆発現象である。爆発時の親星 (爆発直前の星)の外層

の構造や親星近傍にある星周物質の性質に応じて、超新星は異なった観測的特徴を示す。特に、爆発直後に

は水素の吸収線が見られるが、徐々にそれが弱まり次第にヘリウムの吸収線が卓越するスペクトル進化を示

すものは IIb型超新星と呼ばれる。IIｂ型超新星の親星は水素外層の大部分が剥ぎ取られ、少量の水素外層

を残した星だと考えられている。このような外層の剥ぎ取りの原因としては、単独大質量星 (≳ 25M⊙)が持

つ強力な恒星風か、あるいは連星における伴星への質量輸送の二説が考えられる。まだ議論に決着はついて

いないが、近年の観測事実は後者の説をより強く支持している。いくつかの IIb型超新星については、爆発

直前の親星の撮像観測データに加え、爆発の詳細な多波長観測データが得られている。これらの観測は、半

径の比較的大きい親星が爆発直前に持つ質量放出率は、半径が小さい親星のそれより一桁程度高いことを示

唆している。このような高い質量放出率は単独星恒星風では説明ができない。本研究はこの観測事実の起源

を明らかにすることを目的とした。そのために私は公開恒星進化コード MESAを用いて、様々な値の初期

パラメータを持つ多数の連星について進化計算を行った。計算は主系列段階から主星の爆発直前まで行った。

本計算により、半径が大きい親星ほど爆発直前により高い連星間質量輸送率を持つため、それに伴ってより

高い質量放出率を持つことが明らかになった。さらに、それらの半径が大きい親星モデルのいくつかは、爆

発直前にきわめて高い質量放出率とそれに伴う濃い星周物質を持つために、IIn型超新星という別の分類の

超新星として観測される可能性があることを示した。またそのような超新星の発生頻度を見積もった。

1 Introduction

重力崩壊型超新星爆発とは、大質量星 (≳ 8M⊙)が

その進化の最後に起こす、大規模かつ突発的な爆発

現象である。それらは、スペクトルや光度曲線に応

じて分類分けがなされている。スペクトルに水素の

吸収線を伴うものを II型と呼び、そうでないものを

I型と呼ぶ。さらに I型の中でも Heの吸収線を持つ

ものを特に Ib型と呼び、ケイ素線もヘリウム線も伴

わないものを Ic型と呼ぶ。IIb型超新星とは、II型と

Ib型超新星の中間にあたるもので、爆発後初期には

水素の吸収線を持つが、次第に減衰し、Heの吸収線

が卓越するようなスペクトル進化を示す。これら各

分類の超新星の親星としてはそれぞれ次のようなモ

デルが考えられている。すなわち II 型超新星は十分

な量の水素外層を持った赤色超巨星が、また IIb 型、

Ib 型はそれぞれ水素外層の大部分を、またはそのほ

ぼ全てを失った大質量星が、そして Ic 型は水素外層

のみならずヘリウム外層までをも失った大質量星が

爆発したものとして理解されている。

そのような水素外層の大部分を失った IIb型の親星

が出来るシナリオとしては主に 2 つ、すなわち大質

量単独星 (≳ 25M⊙) がその強い恒星風によって外層

を吹き飛ばすか、あるいは連星系をなす星がその伴

星へ質量を輸送することによってできると考えられ

ている。これらのうちいずれが優勢なシナリオであ

るかについての議論には決着がついていないが、現

在 IIb 型に関しては連星系シナリオの方が支持され

つつある。さて、1993J、2008ax、2011dh、2013df

という 4 つの IIb型超新星は、親星が観測されてお

り ( ただし、2013df は候補)、さらに超新星自体も

様々な波長で詳細に観測されている。。これらの観測

的性質をまとめたのが表 1 である。表 1から分かる

ように、半径が大きい親星は、爆発直前により大き

い質量放出率を持つことが示唆されている。特に半

径が大きい親星の質量放出率は、半径が小さい親星

のそれよりも一桁程度高く、このような高い値は単
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独星恒星風によって説明することが難しい。本研究

の目的は、このような IIb型超新星親星における半

径と質量放出率の関係の起源を明らかにすることで

ある。

2 Methods/Instruments

and Observations

星の進化計算には MESA(Modules for Experi-

ments in Stellar Astrophysics)コードを用いて、2星

の内部構造や光度などの時間進化を同時に計算した。

初期重元素比は Z=0.02とした。対流はHenyey et

al.(1965) の混合距離理論に従い、混合距離を 2.0HP

として計算した (HP はスケールハイト) 。半対流は

Langer et al.(1985)に従って拡散的なプロセスとして

扱い、その効率を決める係数を αsc = 1.0とした。ま

た、オーバーシューティングはHerwig(2000)に従っ

て考慮した。

各星の恒星風には MESAの Dutchスキームを用

い、主星がロッシュローブを満たしたときの質量輸

送の計算にはKolbのスキームを用いて計算した。非

保存な質量輸送の場合 (すなわち輸送した質量のうち

一部が系外に出て行く場合) には、系外に放出され

る物質が持ち去る単位質量あたりの軌道角運動量は

伴星のそれを仮定した。

進化計算は２つの星がともに ZAMS(ゼロ歳主系列

星)の状態から開始し、主星 (初期の質量が大きい方

の星)の炭素核燃焼時に終了した。これらのモデルの

うち、最終的な水素外層の質量が 0.01M⊙ ∼ 1M⊙ の

範囲にあるものが IIb 型の超新星爆発を起こすと仮

定した。またこれより水素外層が少ないものは Ib,Ic

型の超新星となり、これより水素外層の多いものは

II型の超新星爆発を起こすと仮定した。2星が同時に

ロッシュローブを満たしたとき、このような系はおそ

らく共通外層を形成すると考えられる。その進化過

程の詳細はまだあまり分かっておらず、MESA でも

このフェーズを計算することができない。そのため、

このようなモデルについては計算を中断した。動か

したパラメータは 3 つ、すなわち 2 星の初期質量比、

連星の初期軌道周期と質量輸送効率である。質量輸

送効率 f とは、主星が失った質量のうち、どれだけ

の割合が伴星に降着したかを表すものであり、0.5と

0.0の 2つの値を考えた。

主星の質量は 16M⊙ で固定した。初期質量比は

q = M2/M1 は 0.6, 0.8, 0.95を考えた。また連星系

の初期軌道周期 P は 5 ∼ 2200 日の範囲を動かした。

3 Results

図 1は、親星モデルの水素外層質量を初期軌道周

期 P に対してプロットしたものである。図より、初

期軌道周期が長いほど爆発前の外層質量を大きくな

ることが分かる。これは、初期軌道周期が長い連星

ほど主星のロッシュローブが大きいため、外層の剥

ぎ取りが少なくなるためである。我々の仮定 (1節)

と図 1より、初期軌道周期が 10 days ≲ P ≲ 1000

days のモデルが IIb型超新星として爆発すると考え

られる。
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図 1: f = 0.5の場合における、親星モデルの水素外

層質量 (縦軸)と初期軌道周期 P (横軸)。色の違いは

質量比 qの違いを表す。

次に、得られた親星モデルの爆発直前の質量放出

率を親星半径に対して図 2にプロットした。図には、

4つの IIb型超新星の観測データも載せてある。これ

より、観測されている親星半径と質量放出率の関係

は連星進化モデルによって再現されることが分かる。

爆発直前の質量放出率は、単独星恒星風の寄与は小

さく、主に連星間質量に伴う質量放出が決めている。

したがって、得られた結果は、半径が大きい親星ほ

ど爆発直前の質量輸送率が大きいことを反映してい

る。この原因は次節で考察する。
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log(Teff [K]) log(L/L⊙) Radius(R⊙) Ṁ(M⊙ yr−1)

1993J 3.63 ± 0.05 5.1 ± 0.3 ∼ 600 (2–6)×10−5

2008ax 3.9–4.3 4.4–5.25 ∼ 50 6.5× 10−6

2011dh 3.76–3.80 4.92± 0.20 ∼ 200 3× 10−6

2013df 3.62–3.64 4.94± 0.06 ∼ 600 (5.4±3.2)×10−5

表 1: 親星の観測データを含む、詳細に調べられている IIb 型超新星。データは、Maund et al. (2004)、

Folatelli et al. (2015)、Maund et al. (2011)、Van Dyk et al. (2014)、Fransson et al. (1996)、Chevalier &

Soderberg (2010)、Maeda et al. (2014)、Maeda et al. (2015)から引用。
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図 2: 親星半径と爆発直前の質量放出率の、連星進化

モデルと観測データの比較

4 Discussion

本節では、半径が大きい親星ほど、爆発直前の質

量輸送率が大きい理由と連星進化モデルと IIn 型超

新星の関連の 2つに関して議論する。

4.1 半径が大きい親星ほど、爆発直前の質
量輸送率が大きい理由

爆発直前における質量放出率が、どのようにして

決まるかを考える。He燃焼終了後、コア収縮に伴っ

て外層は膨張し、その結果初めての、あるいは二回

目の質量輸送が開始される。このとき輸送は外層の

膨張に伴って生じるため、外層膨張の時間スケール

で起きる。コア収縮に伴って中心の温度は上昇し、や

がて炭素燃焼が開始されるが、この時点から爆発ま

での間は質量輸送率はあまり変化しない。

これらの描像のもとに考えると、半径が大きい親

星が爆発前により高い質量輸送率を持つのは主には

次の 2つが原因と理解できる。一つ目に、半径が大

きい親星は、より大質量の水素外層を持つからであ

る。二つ目に、半径が比較的大きい親星は質量の減

少に対して、平衡半径をほとんど変化させないのに

対し、半径が比較的小さい親星は、質量の減少に対

して平衡半径を大きく減少させるからである (図 3)。

これは実質的な膨張の時間スケールの増加を意味す

るため、質量輸送率は減少する。

 0

 2

 4

 6

 8

 10

 12

 14

 16

 18

-4 -3 -2 -1  0  1  2  3

ln
(R

e
n

v
 [

R
⊙

])

ln(Menv [M⊙
])

Radius
ζeq, env

図 3: 初期質量が 16M⊙の星の平衡半径 (縦軸)と外

層質量 (横軸)。各物理量は炭素燃焼開始時のもの。

4.2 連星進化モデルと IIn型超新星の関連

IIn 型超新星は、超新星の観測的分類の一つであ

り、スペクトルに細い (narrow) 水素の輝線を伴うも

のを指す。これらの超新星は、親星周りに濃い星周

物質が存在すると考えられている。様々な観測事実

とそのモデリングにより、IIn型超新星の親星は爆発
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前に 10−4M⊙yr
−1 ∼ 1M⊙yr

−1 の質量放出率を持っ

ていたことが示唆されている。

図 4は、爆発直前の質量放出率を連星の初期軌道

周期 P に対してプロットしたものである。爆発直前

の質量放出率が Ṁ ≳ 10−4M⊙yr
−1 の親星が IIn型

超新星として爆発すると仮定すると、図 4より、初

期軌道周期が 1800 days ≲ P ≲ 2100 2100 daysの

モデルが IIn型超新星として爆発すると考えられる。

一方 IIb 型超新星は 10 days ≲ P ≲ 1000 days の

モデルに対応することを見た (3節)。これらの結果

から、連星進化の結果生じる IIn型超新星の発生頻

度の概算が可能となる。連星の軌道周期分布として

f(P ) ∝ P−1 (Kouwenhoven et al. 2007) を仮定す

る。すると、連星進化の結果生じる IIn型超新星と、

同じく連星進化の結果生じる IIb型超新星の発生頻

度比は (ln2100− ln1800)/(ln1000− ln10) ∼ 0.033と

なる。一方で、観測されている IIn型超新星の IIb型

超新星に対する比は 0.83である (Smith et al. 2011)。

これらから結局、連星進化の結果生じる IIn型超新

星は、観測されている全 IIn型超新星の ∼ 4%を占

めると予測される。
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図 4: 爆発直前の質量放出率 (縦軸)と初期軌道周期

(横軸)。色の違いは質量比 q と質量降着効率 f の違

いを表す。

5 Conclusion

いくつかの詳細な観測データを持つ IIb型超新星

について、半径が大きい親星は爆発直前により大き

い質量放出率を持つことが示唆されている。特に半

径が大きい親星の質量放出率は、半径が小さい親星

のそれより も一桁程度高く、このような高い値は単

独星恒星風によって説明することが難しい。この観

測から示唆される親星の半径と質量放出率の関係の

起源を明らかにするために、我々は連星の進化計算

を行った。様々な初期パラメータ値を持つ連星を、主

星の爆発直前まで計算することで、多数の IIb型超

新星の親星モデルを得た。その結果、親星の半径と

質量放出率の関係はそれらのモデルによって自然に

説明できることが明らかになった。さらに我々は、連

星進化の結果、IIn型超新星が起こりうることも明ら

かにした。またそのような連星間質量輸送によって

生じる IIn型超新星は、観測されている IIn型超新星

の ∼ 4%を占めると予測した。
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連星中性子星合体における数値計算の現状と今後の展望

岡本 和範 (大阪大学大学院 宇宙進化研究室)

Abstract

中性子星 (NS)は高密度天体で、中性子星の内部を知る事で高密度な物質の状態を知る事が出来る。最近は

binary black holeの重力波の直接観測により NSの連星からなる連星中性子星 (BNSs)も注目されている。

BNSsは合体の前後で重力波を放出するので、この重力波を観測する事で NSの内部を知る事が出来る。

重力波観測によって知る事が出来る情報の一つとして高密度な中性子星物質の状態方程式 (EOS)がある。最

近では Einstein方程式を精度良く解くことが出来るコードが開発され、より正確なシミュレーションを行う

事が出来るようになり、観測と比較して EOSの候補を制限する事が可能となった。

本レビューでは BNSs 合体前のインスパイラルから放出される重力波のシミュレーションと Einstein 方程

式を post-Newtonian展開して計算した重力波の波形を比べた。シミュレーションの結果と post-Newtonian

approximation(PN近似)の結果を見比べてみると 500～700hzの周波数で大体一致している事が示された。

さらに BNSs 合体直前では NSs の潮汐変形が現れる。この段階で放射された重力波には変形の情報が含ま

れる。ここで NSの変形のしにくさを表す tidal deformabilityを定義すると、NSs合体によって放射された

重力波の周波数と tidal deformabilityには相関があることが示された。tidal deformabilityは EOSにも関

係がある事が分かっているので、重力波の周波数を観測する事で EOSを制限出来る事が示された。(Baiotti

Rezzolla.(2017))

1 Introduction

NSは大質量星 (約 8～25M⊙)の進化の最後に残さ

れた高密度天体である。大質量星の内部では核融合

が起こり、それによる圧力で星の重力を支えている。

核融合は最も安定な鉄まで合成する。その後核融合

は進まず圧力と重力のバランスが崩れ、圧力が重力

に対抗出来なくなり重力崩壊を起こす。多くの星で

は重力崩壊を起こす前に縮退圧によって支えられて

おり、特に中性子の縮退圧によって支えられる星を

NS という。

最近、重力波の直接観測により、その発生源の一つで

あるBNSsが注目されている。BNSsは二つの大質量

星の連星がNSの連星になった状態である。BNSsに

なってから長い時間 (106～107yr)連星系を成し、最

終的に合体する。この合体の過程で重力波を放出す

る。放出された重力波を観測し、得られた重力波の

波形と Einstein方程式を解いて予言した波形とを比

べることで、例えば NS内部の高密度な中性子星物

質の状態方程式 (EOS)を得る事が可能となる。しか

し、Einstein方程式は 10個の非線形連立方程式で、

非常に複雑な方程式であるので解析的に解くことは

難しい。よって数値的に Einstien方程式を解いて重

力波の波形をシミュレーションするという事が行わ

れてきた。最近では Einstein方程式を精度良く解く

ための多くのコードが開発されており、より正確な

シミュレーションを行うことが可能となっている。し

たがって、NSの EOSの候補をシミュレーションに

より制限する事が可能となった。

本レビューでは、BNSs がインスパイラルしている

段階で、BNSsから放出される重力波波形は PN近

似で解析出来る事を示す。この PN 近似は NSs の

chirp massを求める為に使われる。また、BNSsが互

いに近づき潮汐変形している段階でのNSの tidal de-

formabilityと重力波の周波数との関係を示す。tidal

deformability は EOS に関係しており、PN 近似で

求めた chirp massとシミュレーションの結果を用い

て EOS を制限する方法を紹介する。(Baiotti Rez-

zolla.(2017))
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2 Methods

2.1 インスパイラル

インスパイラルとは、連星が合体する前の数分間

で互いを公転しながら接近する段階を言う。BNSsが

インスパイラルで互いに接近している時 (図 1)、連星

間の距離がNSsの半径よりもずっと大きい場合、NSs

の大きさは無視出来て質点と見なす事が出来る。さ

らにこの段階では NSsの公転速度 vは光速 cよりも

十分小さいので、Einstein方程式を v/cで展開した

post-Newtonian approximation(PN近似)を用いて、

重力波の波形を解析的に求める事が出来る。(Cutler

& E.E.Flanagan, (1994))

ここでは (v/c)7のオーダー (3.5PN)まで展開して求

めた。

図 1: インスパイラルのNSs(Baiotti Rezzolla.(2017))

2.2 潮汐変形

BNSs合体前、連星間の距離が近くなると NSsを

質点とは見なせず、大きさを持つ星として扱わなけ

ればならない。この時、NSsの潮汐変形が現れる (図

2)。この時放射される重力波は潮汐変形の影響を受

けている。ここで、NSの潮汐変形のしにくさを表す

tidal deformability Λを定義する。

Λ =
2

3
k2

(
R

M

)5

(1)

ここで、k2 は quadrupole Love numberと呼ばれて

おり NSの硬さを表す指標で、EOSに依存する。R

は孤立した無回転の状態の NSの半径で、M は質量

を表す。(Read et al. (2013))

等質量 BNSs の合体を異なる EOS を用いてシミュ

レーションを行った。この時得られた tidal deforma-

bilityと重力波波形の最大振幅での周波数の関係を図

4に示す。

図 2: 潮汐変形している NSs (Baiotti Rez-

zolla.(2017))

3 Results

図 3は BNSs合体の重力波波形を横軸周波数、縦

軸振幅で表している。青線はHBという EOSを使っ

て、重力波波形をシミュレーションした結果である。

(Read et al. (2013))

赤線は PN近似だけで計算した結果で、Einstein方

程式を 3.5PNまで展開して計算を行なった。PN近

似とシミュレーションの波形を見比べると、周波数

が低い (約 500～700Hz)では大体一致している事が

分かる。しかし、周波数が高くなり潮汐変形の効果

が大きく効き始める時には、ズレが大きくなってい

る事が分かる。したがって、インスパイラルでは PN

近似が有用だという事が分かるが、NSsが近くなり

潮汐変形の影響を考えなければならない時には、NSs

を質点と見なせず PN近似が使えなくなるという事

が分かる。
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図 3: BNSs 合体における重力波波形の周波数と振

幅の関係。青線は HB という EOS を使ってシミュ

レーションした結果、赤線は 3.5post-Newtonian or-

der まで入れて計算した結果である。(Baiotti Rez-

zolla.(2017))

図 4は横軸が tidal deformabilityの 1/5乗に書き換

えたもので縦軸が重力波の最大振幅の瞬間の周波数

を表している。黒の点と灰色の点はそれぞれ異なる

EOSを用いて高解像度と低解像度でシミュレーショ

ンした結果である。曲線はシミュレーション結果を

使ってフィッティングした。これを見ると等質量の

NSsにおいて、重力波の周波数と Λの間に関係があ

る事が分かる。

図 4: tidal deformabilityと重力波の最大振幅の瞬間

の周波数の関係。(Baiotti Rezzolla.(2017))

4 Discussion

図 3では、500Hz～7000Hzの間でHBというEOS

を用いてシミュレーションをしているが、実際重力

波を観測する際には、約 30Hzの周波数から観測出来

る。それぞれの検出器の感度に依存するが、この値

はAdvanced LIGOでの感度を使っている。(Baiotti

Rezzolla.(2017))　　　

したがってResultsでも述べたように図 3ではシミュ

レーションと PN近似が 500～700Hzで大体一致し

ているが、より 30Hzに近い周波数を見比べれば、こ

こでのインスパイラルは PN近似出来ると思われる。

PN近似を使うことによりNSsの chirp mass Mchirp

を求める事が出来る。

Mchirp =
(MAMB)

3/5

(MA +MB)1/5
(2)

MA,MB は NSsそれぞれの質量を表す。

Resultsで等質量の NSsにおいて、重力波の周波数

と Λ の間に関係がある事を示した。ここで NSs の

質量が等しくない場合の、EOS に関係のある tidal

polarizability parameter κT
2 を

κT
2 = 2

[
q

(
XA

CA

)5

kA2 +
1

q

(
XB

CB

)5

kB2

]
(3)

この様に定義する。(Bernuzzi et al. (2014)) BNSsの

一つ目のNSをA、二つ目をBとし、q = MB/MA ≤
1, XA,B = MA,B/(MA + MB), k

A,B
2 は A、Bそれ

ぞれの Love number, CA,B = MA,B/RA,B とする。

Rは孤立した無回転の状態の NSの半径で、M は質

量を表す。

ここでNSsの質量が同じ場合には、tidal polarizabil-

ity parameterは、

κT
2 =

1

8
k̄2

(
R̄

M̄

)5

=
3

16
Λ (4)

と書き直せて、κT
2 が Λ に比例することが分かる。

R,M の bar は平均の意味を表す。(例えば、Ψ̄ =

(ΨA +ΨB)/2)　　　

式 (4) から等質量 NSs の EOS に関係している pa-

rameter κT
2 と Λ の関係が分かる。(Baiotti Rez-

zolla.(2017))

つまり、実際に重力波を観測する時、まずインスパイ
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ラルの重力波波形から NSsの chirp massを決める。

もし NSsが等質量ならば図 4より重力波の最大振幅

での周波数から Λが求まる。chirp massは PN近似

より分かっているので、式 (4)より NSsの平均の半

径と平均の Love numberの関係が分かる。NSの半

径と Love numberは EOSに依存しているので、こ

の関係を用いて等質量 NSsの EOSを制限する事が

出来る。

5 Conclusion

BNSs合体の過程には段階があり、それぞれの過程

で放出される重力波は異なる。最初に BNSsはイン

スパイラルで重力波を放出する。この時 NSsはまだ

互いに遠くにあり、質点とみなす事ができ、この段

階では v/c ≪ 1が成り立つので PN近似を用いて計

算する事が出来る。シミュレーションの結果と見比

べてみると 500～700hzの周波数で大体一致している

事が示された。

またインスパイラルの後で、NSsが互いに近くなる

と星の大きさを無視出来ず互いの重力による潮汐変

形が生じる。この時、tidal deformabilityを定義する

と等質量 NSsにおいて重力波の最大振幅での周波数

と相関がある事が示された。この結果より、インス

パイラルでは PN近似を用いて、観測された重力波

の波形から chirp massが分かる。さらに重力波の周

波数から tidal deformability が分かると、EOSに関

係しているNSsの平均の半径と平均の Love number

の関係が求められるので等質量 NSsの EOSを制限

出来る事が示された。

6 将来の展望

今回紹介出来なかった、BNSsの合体もしくは合体

後の重力波をシミュレーションする為にも最近は精

度の良いコードが多く開発されている。しかしBNSs

合体で生じる磁気流体不安定性を正確に計算機の中

で追う事や、BNSs合体後に出て来るニュートリノ輸

送の効果を精度良く取り入れる為には高い解像度が

必要であるという問題がある。高解像度の計算をす

るためには巨大計算機が必要である事と、より詳細

なモデル化が必要である。今後、スーパーコンピュー

タ京によるシミュレーションからより詳細な NSの

描像が得られる事が期待される。(木内 関口.(2007))
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超新星爆発における重力波放射過程
日永田 琴音 (福岡大学大学院 理学研究科)

Abstract

重力崩壊型超新星爆発（以下単に超新星と呼ぶ）とは、太陽の約 8 倍以上の質量を持つ重い恒星が、その
進化の最終段階に迎える大爆発現象である。超新星は一天体現象でありながら、極めて多彩な天体現象の謎
を解き明かす鍵を握っている。例えば超新星は爆発後に残された中性子星・ブラックホールといった高密度
天体の形成過程そのものであり、また爆発時に合成される元素は銀河の化学的進化・物質循環を担っている。
このような多面性から、超新星は宇宙・天文分野において最も注目される天体現象の一つである。ところが
このような重要性にも関わらず、その根本となる爆発の物理的な機構は、60年にわたる研究の歴史を持ちつ
つも、未だに完全には理解されていない。
　超新星の爆発機構を解明する鍵となるのが、ニュートリノと重力波である。両者は超新星の外層を通過す
る際に物質とほとんど相互作用せず観測者に到達するので、超新星の中心の情報を直接運んでくる。この信
号を解析することで、超新星中心における物質の状態や運動を知ることが可能となり、爆発機構に迫ること
ができると期待されている。現在、世界中に多くのニュートリノ・重力波検出器が存在しており、日本国内
でも Super-Kamiokandeや KAGRAが稼働している。
　今回の夏の学校では、アインシュタイン方程式から出発して重力波の四重極公式を導出し、超新星を源と
する重力波の特徴を最新の数値シミュレーションの結果を交えながら詳しく議論していきたい。

1 Introduction

超新星は極めて多彩な天体現象の謎を解き明かす
鍵を握っている。中性子星やブラックホールといっ
た高密度天体の形成そのもので、爆発時に合成され
る元素は銀河の化学的進化、物質循環を担っている。
その根本となる爆発の機構は未だ完全には理解され
ていない。爆発機構を解明する鍵の一つが重力波で
ある。今回は超新星を源とする重力波の特徴がどの
ようなものかについて考える。

2 Methods/Instruments

and Observations

超新星爆発の標準シナリオを中心として、超新星
爆発が非球対称に起こった時に放射される重力波を
四重極公式により見積もり、2Dニュートリノ輻射流
体計算に基づく重力波波形予測を用いて重力波放射
過程について考える。

3 Results

まず、超新星爆発が起きるためには失速した衝撃
波が復活する必要がある。衝撃波が復活するには超
新星コアで対流、乱流、SASIが発達しなければなら
ない。上記３つは超新星が非球対称になる原因であ
る。超新星爆発が非球対称に起こった時に放射され
る重力波は、四重極公式より見積もることができる。
更に 2Dニュートリノ輻射流体計算に基づく重力波
波形予測より重力波は即時対流、原始中性子星の振
動と衝撃波膨張期の 3つの過程をたどる。

4 Discussion

超新星を源とする重力波の特徴を数値シミュレー
ションの結果を交えながら考える。
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5 Conclusion

重力波の特徴の任意の親星に対する普遍性、実際
の観測可能性を明らかにするためにもコンピュータ
シミュレーションが必要不可欠である。
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重力波から見るブラックホール連星の起源

和田　知己 (京都大学大学院　理学研究科)

Abstract

LIGO O1 runの重力波観測ではブラックホール連星 (binary black hole, BBH)の合体から生じる重力波を

3イベント観測した (うち、1つは LVT)。これらの BBH形成のシナリオには諸説あり、はっきりとわかって

いない。その説の１つに連星系が重力崩壊をおこし BBHができるというシナリオがある。このシナリオでは

BBHの有効スピンが重力崩壊する直前の星の種類に大きく依存する。そして、今回の 3イベントでは有効ス

ピンは非常に小さかった (例えばGW150914では χeff = −0.06+0.14
−0.14)。このことから、今回観測された BBH

が連星起源であるとすると、その起源となる連星の種類を制限することができる。ここでは、Hotokezaka &

Piran (Hotokezaka & Piran 2017)に沿って、BBHの起源となりうる星の種類を調べ、それから将来見つか

るであろう重力波の特徴を考察する。その結果、起源となる星の種類はWolf Rayet連星 (WR星)と (今は

まだ観測はされていない)種族 III 連星に限られる。また、それらの連星に対して他の連星現象から BBH形

成率と合体時間分布を仮定すると、有効スピンの大きい BBH合体の event rateが redshift z ∼ 2− 3（WR

星）や z ∼ 5(種族 III)にピークをもつことがわかる。これにより、将来的に大きい redshiftの重力波まで観

測できるようになれば、このピークの有無により BBHの起源に制限を与えることができる。

1 Introduction

LIGO O1 runによる重力波観測で見つかった重力

波はどれもBBH由来のものであり、解析結果 (表 1)

から、合体する前のブラックホール (black hole, BH)

の質量、有効スピン、BBH合体の event rateといっ

た量が明らかになった (Abbot, et al. 2015)。その結

果、有効スピン

χeff =
m1

mtot
χ1 · L̂+

m2

mtot
χ2 · L̂ (1)

は小さかった。ここで、添え字 1, 2はそれぞれ連星系

のうち１番目、２番目に重力崩壊する星を指し、mi

はそれぞれの質量、mtot = m1+m2、χiはKerr BH

の最大角運動量で規格化した BHのスピン、L̂は軌

道角運動量の方向を向いた単位ベクトルを表す。

　現在考えられている主な BBH形成のシナリオは

1.field binaryからの重力崩壊、2.高密度の星団にお

ける多体相互作用、3.原始ブラックホール由来のも

の、の３つがあり、今回は field binary由来のシナリ

オを考える。一般に field binary由来の連星では各恒

星のスピンと軌道角運動量がそろい、有効スピンは

大きくなる傾向にある。今回は field binary 由来で

有効スピンが小さいような BBH形成シナリオでは、

どのような起源天体が許されるかを考える。

表 1: 重力波の解析結果
Event m1 m2 χeff Rate

GW150914 36.2+5.2
−3.8 29.1+3.7

−4.4 −0.06+0.14
−0.14 3.4+8.6

−2.8

GW151226 14.2+8.3
−3.7 7.5+2.3

−2.3 0.21+0.20
−0.10 37+92

−31

LVT151012 23+18
−6 13+4

−5 0.0+0.3
−0.2 9.4+30.4

−8.7

m1,m2 の単位は [M⊙],Rateの単位は [Gpc−3yr−1]。

(Abbot, et al. 2015)

2 BBH合体への条件

　我々が BBH合体由来の重力波を観測するには

BBHが重力波を放出することにより合体するまでの

時間 tcが宇宙年齢 tH ≃ 10Gyrより小さくないとい

けない。円軌道を仮定すると tc は次の式でかける。

(Peters 1964)

tc =
5

256

a

c

c2a

Gm1

c2a

Gm2

c2a

Gmtot

= 10q2(
2

1 + q
)(

a

44R⊙
)4(

m2

30M⊙
)−3 Gyr (2)
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ここで、aは円軌道の軌道長半径であり、q = m2/m1、

cは光速、Gは万有引力定数。この式から、初期の連

星系の間の距離に制限が課される。

　また、星１が重力崩壊した後、星２は Roche lobe

より大きく膨張できないので（それより大きくなる

と連星相互作用が起こり軌道長半径などが大きくか

わるのでここでは扱わない）、その半径R2は Roche

半径よりも小さい。Roche半径は Eggletonの近似式

により　

　 RRL ≃ 0.49q2/3

0.6q2/3 + ln (1 + q1/3)
a　 (3)

　と書かれる (Eggleton 1983)ので、この条件は

R2 >
0.49q2/3

0.6q2/3 + ln (1 + q1/3)
a (4)

となる。式 (2),(4)から aを消去すると、q = 1の場合

R2 < 17

(
m2

30M⊙

)3/4

(5)

となりR2に対する上限を与える。以下、簡単のため

にこの式が使える円軌道、q = 1の場合をに限って

話を進める。

3 スピンパラメータの発展

　次に連星系において、星１が BHに重力崩壊し

たあとの星２のスピンパラメータ χ2 の時間発展を

考える。スピンパラメータを発展させる要因として

1. 恒星風、2.BH からの潮汐トルクがある。恒星風

には様々な機構が考えられるが、基本的には恒星表

面からの質量損失を引き起こす。この質量損失の結

果、角運動量を失うタイムスケールを twとする (Wolf

Rayet星 (WR)だと 1Myr)。BHから星２に及ぼさ

れる潮汐トルクは星の構造によって決まるが、その

スピンパラメータ依存性は一般に (1− χ
χs

)8/3に比例

する形になる (Kushnir 2016)。ここで χs は星２の

スピンと軌道角速度とスピン角速度が等しくなる時

(synchronization時)のスピンパラメータである。　

　χs = q1/4
(
1 + q

2

)1/8 ( ϵ

0.075

)(
tc

10 Gyr

)−3/8

　×
(

R2

4.7R⊙

)2 (
m2

30M⊙

)−13/8

　　 (6)

　ここで ϵは星の慣性モーメントを I = ϵMR2 で決

定する無次元量。太陽だと ϵ = 0.075となる。以上

の 2つの効果を含めるとスピンパラメータの時間発

展の方程式は以下のようにかける。

dχ2

dt
=

χs

ts

(
1− χ2

χs

)8/3

− χ2

tw
(7)

ここで tsは星の構造によって決まる、syncronization

のタイムスケール (WRだとおよそ 10Myr)。これが

小さいほど、与えられるトルクは大きくなり、より

早く synchronizationを起こす。synchronization pa-

rameter x = χ2/χs を定義する。これは星のスピン

と軌道運動の synchronizationの程度を表すパラメー

タであり x = 1ではスピン角速度は軌道角速度と一

致 (synchronization)し、x = 0は星のスピンが 0で

あることを表す。上の方程式はこの xにより

dx

dτ
=

tw
ts

(1− x)8/3 − x (8)

とかける。これは平衡解 xeq を持つ。星の寿命 t∗が

十分長ければ (WRだと 0.3Myr)この解に達し、ス

ピンパラメータが決まるが、短ければ発展の途中で

重力崩壊することとなる。この解は tw > t∗ の時

xf ≃　

max [1− t∗/tw, xeq] forxi = 1

min [tw/ts, xeq] forxi = 0
(9)

となる。ここからもわかるように恒星風による質量

損失が小さい (t∗ ≪ tw)とき、ts ≪ t∗ であれば星

は synchronizeし xf ≃ 1となり、ts ≫ t∗ であれば

synchronized parameter xは小さくなる。これを使

えば星の最終的なスピンパラメータは χ2 = χsxf と

書かれる。ここでχsはR2,m2, ϵ, tcを与えれば式 (6)

から決まる。xf は実際にタイムスケールを考えて計

算すればわかる。

4 BBH起源天体への制限

　実際にどのような連星であれば、特に片方の星

が BHに崩壊した後のもう一方の星がどのような条

件を満たしていれば、LIGO O1 runで発見された小

さい有効スピンの重力波を出しうるのかを考える。こ
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こでは星２として BHに重力崩壊しうる 1.Main se-

quence(MS), 2.Red Supergiant(RS), 3.Blue Super-

giant(BS), 4.Wolf Rayet star(WR), 5.Population 3

star(Pop3) を考える。(表.2)

　まず、BHと星の連星系をなした時に Roche lobe

を越えず、宇宙年齢で合体する条件 (2),(4),(5)を満

たすのはMS,BS,WR,Pop3となる。RSは星の半径が

非常に大きいので、宇宙年齢で合体できるほどの近距

離には近づけないのである。一方、MS,BS WR,Pop3

は星の半径が小さく（特に、WRは外層を失ったこと

により大質量で小さい半径を実現しているので）ハッ

ブル時間内に合体できる。　次にスピンパラメータ

が小さいという条件 χ2 < 1を満たすのはこの中でも

WR,Pop3のみとなる。MSでは星は一般に synchro-

nizationをおこし (x = 1)、その際に星のスピンパラ

メータ χ2 = 1 ·χsは 1より十分に大きくなる。BSで

は χs は１に比べて大きいので、synchronizationを

起こしていれば一般にスピンパラメータは 1に比べ

て大きくなる。しかしながら、もし BSが synchro-

nizationを起こしておらず xが十分に小さくなるの

であればスピンパラメータは 1よりも小さくなりう

る。synchronizationしているか否かは星の詳細な構

造により、はっきりとはわかっていない。したがっ

て、ここでは考えないこととする。WR,Pop3につい

ては χs は 1より小さくなり、星が synchronization

していても、スピンパラメータ χ2 = 1 · χsは 1より

十分に小さくなることができる（図 1参照）。

　以上から、連星起源の BBH合体による重力波が

我々の元へ届くには、その起源天体はWR、Pop3で

なければならないことがわかる (BSも候補としては

ありうるが、synchronizationによってしまうので今

は考えない)。　

表 2: 星のパラメータと合体条件
種類 半径 [R⊙] 質量 [M⊙] 合体 スピン

MS 5− 50 5− 200 ⃝ ×
RS 100− 1000 5− 40 × -

BS 20− 100 20− 100 ⃝ ?

WR 0.7− 7 5− 200 ⃝ ⃝
Pop3 7− 200 1− 100 ⃝ ⃝
それぞれの星の種類における代表的な半径、質量と

合体条件、小スピン条件を満たすかを表したもの。

　

図 1: 星の半径、質量と対応するスピンパラメータを

synchronizeしているとき、tc = 10Gyrとして図示

したもの。Wolf Rayet、Pop3であれば小スピンとな

れることがわかる。 (Hotokezaka & Piran 2017)

5 WR連星

　以上から、小スピン BBHの起源となる field bi-

naryはWR, Pop3であればよいことがわかった。こ

こではこれらの候補のうち特に実際に観測されてい

るWRについて考え、将来的に大きい redshift zで

観測されるであろう重力波のスピンパラメータにつ

いて考える。その結果、大きい zではスピンパラメー

タの大きい BBHからの重力波が観測されるという

ことが言える。

　ある z での BBH の合体 rate は、BBH 形成

率 F (t) (ある時刻 tに作られる BBHの数)と delay

time distribution dN
dtc

(tc 秒後に崩壊する割合)の畳

み込みで得られる。BBHの formation rateはわかっ

てないので 1.宇宙星形成率 (cSFR)に比例、2.Long

Gamma Ray Burst (LGRB)と同じ、という２通りの

仮定に関して考える。また、Delay time distribution

もわかっていないので、Ia Supernova, short Gamma

Ray Burstのものを参考にして

dN

dtc
=

N0

tnc
(10)

と、べきの形を仮定し、n = 1、tc > 10Myrとして

考える。この仮定のもと、スピンの初期条件として

xi = 1, xi = 0の２通りを考え、BBH合体 rateを畳

み込みにより求めると図 2となる。この図から z の
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小さいところでは小さいスピンを持つ BBHの event

rateが大きいが、将来大きな z までの重力波を観測

できるようになれば、z ∼ 2− 3あたりでスピンの大

きいBBH合体の rateが大きくなることがわかる。こ

れはスピンの大きいBBHは早く合体するため、仮定

した星形成率や LGRBの持つピーク z ∼ 2− 3がそ

のまま表れるためである。逆にスピンの小さいBBH

は合体にも時間がかかり、より小さい redshiftでピー

クをもつこととなる。

　したがって、将来このような redshift領域まで見

えるようになった時に高スピンの BBH合体が観測

されれば、field binary起源の BBH形成説に対する

証拠の１つとなる。

6 Conclusion

今回、合体の条件とスピンパラメータの時間発展

から LIGO O1 run で観測された小さい有効スピ

ンの重力波を発生する BBHの起源となりうる field

binary の種類を考えた。その結果、Wolf Rayet星と

Population 3星であれば条件を満たすことがわかっ

た。

　また起源となる星がWolf Rayetであるとすると仮

定の下でBBH合体 rateの redshift分布を計算するこ

とができ、スピンの大きい BBH合体は redshift z ∼
2− 3あたりでピークをもつことがわかった。
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MAXI の長期データを用いた大質量 X 線連星系の周期性の研究
酒巻 愛 (日本大学大学院 理工学研究科)

Abstract

SFXT (Supergiant Fast X-ray Transient) は INTEGRAL 衛星によって 20 天体ほど発見された大質量
X 線連星系 HMXBs (high mass X-ray binaries) の一種であり, コンパクト天体の中性子星と OB 型超巨
星で構成されている．通常の HMXBs は数 100 秒から数 1000 秒に渡って平均の 10−50 倍の明るさになる
が, SFXT は数時間から数日に及ぶ X 線の増光が起こる．暗い時は X 線光度が L ∼ 1032 [erg/s] であるの
に対し, 増光時には ∼ 10 分で L ∼ 1036 − 1037 [erg/s] に達する．まだ解明されていないこれら SFXT 特
有のふるまいの原因を, 全天 X 線監視装置 MAXI (Monitor of All-sky X-ray Image) の観測データを用い
て明らかにすることが本研究の目的である．
MAXI は国際宇宙ステーションの日本実験棟「きぼう」の船外実験プラットホームに搭載され，2009 年 8

月 15 日より 7 年以上, 約 92 分で全天からの X 線をスキャン観測し続けている．SFXT 周辺に明るい天体
がなく, MAXI が検出したことがある 5 天体を選び, MAXI により得られた時系列データを用いてパワース
ペクトル解析を行い, 周期変動の有無を調べた．そこでは, MAXI から得られるデータは離散的でかつ, デー
タ欠損が含まれているため, これらを考慮したプログラムを作成した．
解析結果より, IGR J08408−4503と IGR J18483−0311でそれぞれ 35日と 18日の周期が検出された．パ
ワースペクトル解析で得られた周期付近で X線光度曲線を畳み込み解析した結果，IGR J08408−4503では有
意度は低いものの Swift衛星の BAT検出器から得られた周期 (P.Romano et al. 2014)と IGR J18483−0311

ではより精度が高い周期 18.5 日が得られ，INTEGRAL 衛星から得られた周期 (Levine et al. 2011)と一致
することを確認した．

1 序
SFXT は，HMXBs1の一種であり (P.Romano et

al. 2016)，中性子星と OB 型 (表面温度 2 − 5 万
[K]，青白い) 超巨星で構成される．通常の HMXBs

は数 100 秒から数 1000 秒のタイムスケールで平均
の 10 − 50 倍の明るさになる．しかし，SFXT は数
時間に及ぶ硬 X 線フレアが起こる．静穏状態で暗い
時は X 線光度が L ∼ 1032 [erg/s] であるのに対し，
フレア時には短時間で光度が L ∼ 1036−1037 [erg/s]

に達する．まだ解明されていないこれら SFXT 特
有のふるまいの原因を，全天 X 線監視装置 MAXI

(Monitor of All-sky X-ray Image)の観測データを用
いて明らかにすることが本研究の目的である．

1大質量 (質量 10− 40 M⊙) の主系列星と中性子星等の高密
度星のコンパクト天体からなる系．

2 MAXI

MAXI は，国際宇宙ステーション (ISS) の日本の
実験棟「きぼう」の船外実験プラットホームに搭載さ
れている．ISS の動きに合わせて地球の周りを約 92

分間で周回しながら全天をスキャン観測する X 線監
視装置である (Matsuoka, M. et al. 2009)．2009 年
8 月 15 日より 7 年以上観測し続けている．MAXI

には比例計数管を用いた，視野が 160◦ × 1.5◦ (半値
幅) のガススリットカメラ (GSC : Gas Slit Camera)

と X 線 CCD を搭載した，視野が 90◦ × 1.5◦ (半値
幅) スリットカメラ (SSC : Solid-state Slit Camera)

の 2 種類のカメラが天頂方向と ISS の進行方向の 2

方向を向き，観測している．

3 周期解析
以下の周期解析した SFXT を表 1に示す．
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表 1: 解析した SFXT
銀河座標天体名
(l, b)a

軌道周期 b

IGR J08408−4503 (264.041, −1.950) 35?
AX J1739.1−3020/XTE J1739

−302/IGR J17391−3021
(358.068, +0.445) 51.47±0.02

AX J1841.0−0536 (26.764, −0.239)
AX J1845.0−0433/
IGR J18450−0435

(28.138, −0.658) 5.7195±0.0007

IGR J18483−0311
(+ IGR J18462−0223)

(29.750, −0.745) 18.545±0.003

a.Simbad : http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
b.P.Romano et al. (2014)

3.1 パワースペクトル解析
今回用いた MAXI で得られる時系列データは有

限，離散的でかつ，データ欠損が含まれるため，等間
隔でない．これらの問題を解消するためにデータを
T 日毎に区切り，n番目に観測された時刻のMJD2 を
tn, T 日 毎に取る最初のデータの時刻の MJD を t0

とした次式の離散フーリエ変換式を用いて計算した．

an =

N−1∑
n=0

xtn exp(2nπi
tn − t0

T
)

= ReF + i ImF (1)

ReF =

N−1∑
n=0

xtn cos(2nπ
tn − t0

T
) (2)

ImF =

N−1∑
n=0

xtn sin(2nπ
tn − t0

T
) (3)

パワースペクトルは次式で求めることができる．

PSD = ReF 2 + ImF 2 (4)

IGR J08408−4503 (図 1) と IGR J18483−0311

(図 2)でそれぞれ 35日と 18日の周期が検出された．
他の 3 天体では 表 1 に示す周期付近に明らかなピー
クを検出できなかった．

2紀元前 4713 年 1 月 1 日を 0 日としたユリウス日から
2400000.5を引いたものを修正ユリウス日 (Modified Julian Date
: MJD) という．
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図 1: IGR J08408−4503 のパワースペクトル (1 日
毎の時系列データを T = 1000 [日] としてフーリエ
変換した，MJD 55058−57692，4−10 keV)
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図 2: IGR J18483−0311 のパワースペクトル (1 日
毎の時系列データを T = 1000 [日] としてフーリエ
変換した，MJD 55058−57692，4−10 keV)



2017年度 第 47回 天文・天体物理若手夏の学校

3.2 畳み込み解析
IGR J08408−4503 と IGR J18483−0311 の 2 天

体についてパワースペクトル解析で検出された周期
付近を 0.1 日周期ずつずらして畳み込み解析した結
果を定数でフィッティングした時の Reduced χ2 値
をそれぞれ図 3，4 に示す．
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図 3: IGR J08408−4503 の 0.25 日毎の時系列デー
タを 0.1日ずつずらして畳み込んだ時の Reduced χ2
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図 4: IGR J18483−0311 の 0.25 日毎の時系列デー
タを 0.1日ずつずらして畳み込んだ時の Reduced χ2

値

図 3，4 でピークになる周期で畳み込み解析をした
結果をそれぞれ図 5，6 に示す．
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図 5: IGR J08408−4503 の 0.25 日毎の時系列デー
タを 35.6 日で畳み込んだ平均の光度曲線
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図 6: IGR J18483−0311 の 0.25 日毎の時系列デー
タを 18.5 日で畳み込んだ平均の光度曲線

4 今後の課題
今回のパワースペクトル解析や畳み込み解析で明
らかな周期が検出されなかった天体の観測データを
T 日毎に区切り，X 線強度変動がある期間を用いて
同様の解析を行う．
パワースペクトル解析結果から検出された周期以

外のピークについて調べる．
周期の決定精度を上げるため，ビン数を増やし，さ
らに高い精度で計算できるようにし，エラーの評価
もする．今回の畳み込み解析ではビンの間に当たる
データを特に考慮せず，近くのビンに入れているた
め，畳み込むビンを正しく求めることができていな
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い．ビンの間に入るデータに重み付けをし，適当な
ビンに入れる操作を追加する．

Reference

P.Romano et al., 2014, A&A 562, A2

Levine et al. 2011, ApJS 196, 6

Matsuoka, M. et al., 2009, PASJ, 61, 999

P.Romano et al., 2016, A&A 593, A96
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大質量ブラックホール連星周りの星の確率的分岐を伴う離心率の進化

岩佐 真生 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

我々は幾何学的手法を用いて、軌道収縮する大質量ブラックホール連星周りの星における Kozai-Lidov

mechanismの影響を調べた。特に相対論的効果と星団のポテンシャルが共に存在する場合を考え、内連星の

軌道への影響を調べた。その結果、位相空間内の構造が相対論的効果及び星団が形成するポテンシャルによ

り誘起される特徴的な分岐が起こることがわかった。これにより内連星の離心率の進化は初期条件に依存し

ており、確率的に分岐することが明らかとなった。

1 Introduction

大質量ブラックホール (Massive Black Hole: 以

下 MBH と略記) 連星は重力波を放出しながら合体

すると考えられており、計画中の宇宙重力波干渉

計 eLISA の重要な観測対象となっている (Amaro-

Seoane 2012)。近年MBH連星の合体に伴い、MBH

に落下する星の割合が増加することが示唆されてい

る (Chen 2011)。これらの星はMBHへ落下する際、

重力波や電磁波を放出する可能性があり、宇宙物理学

的及び基礎物理学的情報を提供するので重要である。

星がMBHへと落下する際には離心率が 1程度に近

づかなければならない。MBH連星においてはKozai-

Lidov (KL) mechanism(Kozai 1962; Lidov 1962)が

重要な役割を果たす可能性がある。KL mechanism

は階層的 3体において、内軌道の離心率と、外軌道と

なす角 (軌道傾斜角)が振動する現象である。これは

外軌道と内軌道が角運動量を交換することで生じる。

今回我々は軌道収縮するMBH連星と片方のMBH

の周りを運動する星で構成される階層的 3体につい

て、以下の条件のもと進化を計算し解析した。(1)KL

mechanismが初期に相対論的効果と星団ポテンシャ

ルにより抑制されているが、(2)MBH連星の軌道収縮

に伴い、KL mechanismが有効的に働くようになる。

我々は、永年摂動論に基づき上記の系の進化を考察

した。具体的には永年摂動論で書き下されるHamil-

tonianの位相空間の構造を固定点の安定性を調べる

ことで解析した。また、断熱不変量を用いて位相空

間内の個々の軌道の進化を解析した。その結果特徴

的な分岐により、内連星の離心率は初期条件に依存

しており、確率的に進化することが明らかとなった。

2 設定

ここでは今回の計算の設定について述べる。我々

は階層的三体 (m0 - m1) - m2 を考える。ここで

m0とm2はMBHであり、m1は星である。つまり、

m0,m2 ≫ m1 である。本研究では、m1 は中心の

MBH m0からの相対論的効果及びm0周りの星団か

らのポテンシャル、及び m2 から摂動を受ける。以

後 m2 の軌道は円軌道とする。我々は星団が球対称

に分布しており、次のような密度構造を持つと仮定

する。

ρ(r) = ρ1(r/a1)
−β . (1)

ここで a1は内連星の軌道長半径であり、ρ1は r = a1

での密度、β は 0 ≥ β < 3を満たす定数である。以

下では我々は β = 3/2とする。今回我々は正準変数

として知られる Delauney変数を用いて議論を行う。

以下にその変数の組みをまとめる。

L1 =
√
Gm0a1, l =

√
Gm0

a31
t (2)

G1 =
√

1− e21, g1 = ω1 (3)

J1 = G1 cos I, h1 = Ω1 (4)

この時永年摂動論における内連星に関するHamil-

tonianは

HT(g1, G1) = Hqp +HSP +H1PN (5)
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となる。各々の項は

Hqp ≡ −3G2
1 − 15

J2
1

G2
1

(6)

−15(1−G2
1)

(
1− J2

1

G2
1

)
cos 2g1,

HSP ≡ −12η(1−G2
1)

[
1 + β(−1 + β)

(
1−G2

1

16

)]
,(7)

H1PN ≡ 24

G1
pη. (8)

である。また

η ≡ −4πρ1
3m2

a32 < 0, (9)

p ≡ 3m2
0

2πρ1a41
> 0. (10)

である。ηは外天体の軌道長半径 a2に依存しており、

時間に依存する。以後、我々は時間の代わりに変数

η を用いる。我々が用いる Hamiltonianは l、Ω1 に

依存しないので L1 及び J1 は保存する。

3 Results

我々は前節で記述したHamiltonianを解析的に調べ

ることにより、運動の特徴を調査した。しかしここで

は数値的に計算したデモンストレーションについて述

べる。我々は計算を行う上で時間に依存しない変数を

(p, J1, β) = (0.2, 0.2, 1.5)と設定する。また初期条件

として η = −20とし (g1, G1) = (0.03, 0.950) (Run1)

と (0, 0.950)(Run2)の 2つに関して計算を行った。こ

の数値計算ではHSPの高次項まで含めて計算してい

る。また比較のため最低次の項 (β = 1 に対応) の

みを考慮し、2つの初期条件 (g1, G1) = (0.04, 0.950)

(Run3), (0.01, 0.950)(Run4)も行った。図 1, 2に各々

の結果をまとめており、Run1とRun2は黒色、Run3

とRun4はシアン色を用いてプロットしている。Run1

と Run2の結果を比較すると離心率及び近点引数の

進化は大きく異なっていることがわかる。Run1では

η ≃ −1.65にて離心率に関して急激な遷移を起こし

ている。また Run2では離心率に関して急激な遷移

は起こっていないが、η ≃ −1.65 から −1.20まで近

点引数が秤動している。このように初期条件により

系の進化の経路が異なることがわかった。

図 1: (Black points) Run1の数値計算の結果を示し

ており、上部は離心率の進化、下部は近点引数の進

化を表している。 η ≃ −1.65にて離心率に関して急

激な遷移が起こっている。(Cyan points) Run3に関

する数値計算の結果。

4 Conclusion

我々は大質量ブラックホール連星におけるKozai -

Lidov mechanismと相対論的効果と星団ポテンシャ

ルの関係について調べた。その結果、系の進化は初

期条件により異なることが明らかとなった。ここで

は我々は数値計算の結果のみを示したが、我々が準

備中の論文 (Iwasa & Seto 2017)及び本研究会では

詳細な解析について発表を行う。具体的には位相空

間内の軌跡がどのように進化していくかを断熱不変

量を用いて解析を行った。その結果、位相空間内の

軌跡は分岐線を通過する際に、秤動領域に捕獲され

るか回転領域に遷移するかの 2つのパターンがある

ことがわかった。この 2つの経路の違いが数値計算

の結果を反映している。
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図 2: (Black points) Run2の数値計算の結果。Run1

の結果とは大きく異なっており、η ≃ −1.65 から

−1.20 まで近点引数が秤動していることがわかる。

(Cyan Points) Run4の数値計算の結果を表す。

Reference

P. Amaro-Seoane et al. 2012, GW Notes, 6, 4

X. Chen, A. Sesana, P. Madau & F.K. Liu 2011 Astro-
phys. J. , 729, 13

Y. Kozai 1962, Astron. J., 67, 591

M. L. Lidov 1962, Planet.Space Sci., 9, 719

M. Iwasa & N. Seto 2017, in prep



2017年度第 47回天文・天体物理若手夏の学校

Schwarzschild時空の 1次摂動に対する安定性
坂井　佑輔 (新潟大学大学院自然科学研究科M１)

Abstract

Schwarzschild時空が示すように、球対称で質量を有しており、中心に特異点を持つ。この時空に小さな球形
の振動、すなわち非球対称の摂動を受けても安定したままであることを示す。

1 Introduction
Schwarzschild 解は 1916 年に Einstein 方程式の厳

密解として発見され、中心に周りに質量を持った球
対称時空の計量であることが知られている。

ds2 = gabdxadxb

= −(1 − 2m∗

r
)dT2 + (1 − 2m∗

r
)−1dr2

+ r2(dθ2 + sin2θdϕ2) (1)

ここで、x0 = T 　, x1 = r 　, x2 = θ　, x3 = ϕ

幾何学単位系 c = G = 1

ここで、平衡状態であるから安定とは限らない。例
えば、重力平衡状態にある球状の水は、少しの擾乱
を加えて球対称から外れても安定している。しかし、
球状の水の周りに球殻として水銀が囲んでいており
重力的平衡状態においては、不安定な状況といえる。
少しの擾乱を加えると、球対称が崩れ水と水銀の境
界が指数関数的に成長し、急速に球の中心に水銀が
集中してしまう。
　 Schwarzschild時空に摂動を課した時にはどのよう
になるだろうか。一般に Schwarzschild時空は中心に
密度無限大をもち、その周りには有限の密度が占め
ている。この論文では、球対称から１次の摂動を考
え、振動の固有モードの解析を行う。典型的な平衡
状態からの摂動は時間成長せず、平衡状態の周りで
振動することとなる。結果として、Schwarzschild時
空は安定であることを示し、振動数が純虚数になる
場合 (不安定)は非現実的な空間の振る舞いを要求す
ることとなる。したがって、Schwarzchild時空の外場

は球対称からのずれに対して安定である。

2 Methods

　一般解を求めるために、まず背景時空の計量を
gµν、その摂動を hµν とする。この背景時空 gµν は
Schwarzschild時空の計量である。リッチテンソル Rµν

の摂動を Rµν + δRµν とし、これを gµν + hµν から計
算する。

δRµν = −∇βΓ
β
µν + ∇νδΓ

β
µ (2)

ここで、∇は背景時空に対する共変微分であり、

δΓαµν =
1
2
gαβ(∇νhµβ + ∇µhνβ − ∇βhµν) (3)

である。(2)に (3)を代入し、hµν に対する 2階微分
方程式が δRµν = 0 から得られる。これは平坦な空
間でのスピン２のマスレス粒子に対する Schr Üodinger
方程式の曲がった空間での一般化として知られてい
る。Schwarzschild時空の場合 Rµν = 0であるから、
求める方程式は δRµν = 0 である。この方程式の意
味としては、摂動時空もまた真空でエネルギー分布
がない事を示す。背景時空が球対称である事を尊重
し、その摂動時空もまた球対称であるとし、この方
程式に対しテンソル球面調和展開（テンソルの幾何
学分解）を行う。そのためにまず、2 + 2分解、つま
り x0 = T =constant、x1 = r =constantと置く。

hµν =

©­­­­­«
h00 h01 h02 h03

sym h11 h12 h13

sym sym h22 h23

sym sym sym h33

ª®®®®®¬
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この状況で原点を中心に座標を回転させた時、
３つのスカラー h00, h01, h11、２つのベクトル
(h02, h03), (h12, h13)、そしてテンソルに分解できる。
スカラー球面調和関数をY M

L (θ, ϕ)とすると、その勾
配はベクトルとして、またその２階共変微分や計量
を作用させたものをテンソルとしてみなすことがで
きる。しかし、一般にY M

L (θ, ϕ)は空間反転に対しパ
リティ(−1)L を持ち、その勾配や関数の組み合わせ
によりパリティが変化する。以下では、パリティ毎
に分けたスカラー、ベクトル、テンソルを整理した。

パリティ (−1)L　 (even)　

スカラー : constY M
L (θ, ϕ) (4)

ベクトル : const∂µY M
L (θ, ϕ) (5)

テンソル : constγµνY M
L (θ, ϕ) (6)

パリティ (−1)L+1　 (odd)

スカラー : nothing

ベクトル : ε ν
µ ∂νY M

L (θ, ϕ) (7)

テンソル :
1
2
[εAµY|AB + ε

A
ν Y|AB]Y M

L (θ, ϕ) (8)

γµν =
gµν
r2 　,　 ε ν

µ = ϵ
ν
µ

√
|γ |

また、gµν∇µ∇νY M
L = −L(L + 1)Y M

L × const

　相対論 (古典論)では、１つの方程式に異なるパ
リティが混在することを要請はしないので、パリティ
毎に異なる方程式を解くことになる。また、バーコ
フの定理の通り、Schwarzschild時空は静的という仮
定を置かなくても外場は動径にしか寄らない。つま
り hµν の const(T,r)は、フーリエ展開により、摂動の
振動数を ω = kc とすると、exp(−iωt) = exp(−ikT)
となる。また、簡単のためM=0,ϕ依存性をなくして
方程式を解く。
　一般に背景時空と摂動時空の対応関係は一意的で
はなく自由度がある。この自由度を固定するために、
無限小座標変換を考える。

x
′a = xa + ξa　 (ξa << xa) (9)

新しい座標で得られるのは

g
′
µν + h

′
µν = gµν + ∇νξµ + ∇µξν + hµν (10)

h(new)
µν ≡ h(old)µν + ∇νξµ + ∇µξν (11)

ゲージベクトル ξµ は odd方程式の場合、

ξ0 = 0 , ξ1 = 0

ξµ = Λ(T, r)εµνY M
L 　 (µ, ν = 2, 3) (12)

したがって、最終的に得られる hodd
µν は、

h(odd)µν =

©­­­­­«
0 0 0 h0(r)
0 0 0 h1(r)
0 0 0 0

sym sym 0 0

ª®®®®®¬
　　　　　　　　 × exp(−ikT)sinθ∂θPL(cosθ) (13)

3 Results
　１次の摂動方程式は、

δRµν = −∇βδΓ
β
µν + ∇νδΓ

β
µβ = 0 (14)

であったから、(14),(13)より動径方程式が得られる。

d2Q
dr
+ [k2 − Vodd]Q = 0 (15)

ここで

Q = (1 − 2m∗

r
)h1/r (16)

dr∗ = (1 − 2m
r
)−1dr (17)

Vodd = (1 − 2m
r
)(L(L + 1)

r2 − 6m
r3 ) (18)

4 Discussion
(18) は有効ポテンシャルとしてみなすことがで

きる。Lの値が大きい時には、有効ポテンシャルは
Schwarzschild半径で０になり、そこから最大値へと
上がった後、rが大きくなるにつれ０に近くことがわ
かる。考えられるの波としては、k2がこのバリアよ
り大きい場合、方程式の解はどこでも振動する。次
に、k2は正ではあるが有効ポテンシャルよりも小さ
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い場合である。この場合、波はポテンシャルによっ
て反射される。そして geonと呼ばれる強い重力場に
よって電磁波や重力波のエネルギーを閉じ込める領
域に向かう。そして最後に、k2 が負の場合である。
この場合、指数関数的に成長または減衰する波が摂
動によって得られる。しかし、schwarzschild時空は
十分遠方で平坦になるという条件から、外向き重力
波として減衰波が得られることになる。
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