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概要

銀河系には、我々が知らない X線天体が多数存在していることを最近の研究が物語っている。銀河系

内の X 線天体の数は有限であるため、ある限界フラックスで個数密度は飽和するはずである。しかし、

Chandra衛星による長時間観測によって、現在到達しうる最も暗いフラックスでも個数密度が飽和して

いないことが分かってきた。また、最近では、INTEGRAL衛星、Fermi衛星などの活躍によって、硬 X

線、γ 線領域でも新たな天体が多数見つかり始めている。このことは、従来から考えられている銀河系内

X線天体の種族分類を再考しなければならないことを示している。新たに見つかった天体の中に、未知の

種族が隠されているのかもしれない。

本研究では、可視分光観測によって Intermediate Polar (IP)と種族分類された天体 XSSJ12270–4859

に注目した。その理由は、X線で観測した時に様々な特異な性質を示す一方、IPに特有ないくつかの特

徴を示していないからである。

本研究では、X線衛星すざく、X線衛星 RXTE、X線衛星 Swift、近赤外線望遠鏡 IRSFによる多波

長データを用いて解析を行い、目的天体は IP ではなく、低質量 X 線連星系と考えられることを示し

た。さらに、天体の時間変動が、以下のような特異な振る舞いを示すことを明らかにした。(1) 短時間で

繰り返し X 線増光を示す、(2) 周期性のない X 線減光を示す、(3) いくつかの X 線増光の後に X 線ス

ペクトルがハードになる、(4) X 線増光に同期して、近赤外線でも増光を示す。また、本研究によって

XSSJ12270–4859の特異性が明らかになった後に、Fermi衛星の γ 線天体カタログが公開されたが、目

的天体は γ 線を放射しているごく少数の X線連星系の一つであることが分かった。

様々な X線連星系と比較しても、目的天体で見られるような時間変動は他に例を見ない。また、連星

系で γ 線を放射している系は、今までに数例しか知られていない。ゆえに、目的天体は未知なる種族の天

体の可能性がある。その起源を探るための第一歩として、目的天体の放射機構を説明するモデルの提唱を

行った。
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第 1章

序論

Giacconi et al. (1962)による太陽系外 X線放射の発見以来、約 50年の歴史の中で X線天文学は急激

に発展してきた。その理由として、ハードウェアやソフトウェアの高性能化によって、今までにない高精

度な観測が行われるようになったことや、データアーカイブが整備され、データの利用・共有が容易にな

り、限られたデータから最大限の科学的成果を生み出せるようになったことなどが挙げられる。加えて、

それらを用いて新しい X線天体が数多く発見され、その物理的描像が明らかになってきたからであろう。

宇宙に望遠鏡を向けると、どの波長でも全天から一様に拡がった背景放射が観測される。マイクロ波

における宇宙マイクロ波背景放射は、ビッグバンによる宇宙誕生の名残である真に拡がった放射 (Decke

et al. 1965)である一方、宇宙X線背景放射は、その正体が十分遠方にある無数のAGN (Active Galactic

Nuclei)の重ね合わせであることが、Chandra衛星による高精度観測によって解明された (Giacconi et al.

2002)。

また、X 線で宇宙を観測した場合、もう一つ拡がって観測される放射が存在していることが知られて

いる。それは、Galactic Ridge X-ray Emission (GRXE; Worrall et al. 1982; Warwick et al. 1985;

Koyama et al. 1986) である (図 1.1)。そのスペクトルの特徴は、10 keV よりも高エネルギー側にベ

キ型関数の硬 X 線放射を持つこと (Yamasaki et al. 1997; Valinia et al. 2000) と、電離度の異なる

3 本の鉄 Kα 輝線 (6.4 keV の準中性、6.7 keV の He-like、7.0 keV の H-like 鉄輝線) を持つことであ

る (Ebisawa et al. 2008)。これらの特徴を定性的に説明する説として、真に拡がった高温プラズマで説

明する説 (Ebisawa et al. 2001; Ebisawa et al. 2005) と、無数の暗い X 線点源の集まりで説明する説

(Revnivtsev et al. 2006; Krivonos et al. 2007)がある。両者の議論に未だ決着は付いていないが、最近

の Chandra 衛星による長時間観測によって、少なくとも、GRXE には多くの点源が含まれていること

が分かった (Revnivtsev et al. 2009)。これらの点源の最小フラックスは ∼ 10−16 erg s−1 cm−2 である。

今までに、Chandra衛星 (Ebisawa et al. 2001)、XMM-Newton衛星 (Hands et al. 2004)、ASCA衛

星 (Sugizaki et al. 2001)によってフラックスが ∼ 3× 1015 erg s−1 cm−2 までの log N − log S プロット

(図 1.2)が作成されていた。主に AGNからなる銀河系外の天体に加え、これらを構成する銀河系内の天

体として、フラックスが大きい方は、大質量星 X線連星系や低質量 X線連星系が担っているのに対し、フ

ラックスが小さい方は、白色矮星連星系の激変星や、主系列星連星系が担っていると考えられる (図 1.3)。

銀河系内の X線天体の数は有限であるので、あるフラックス以下では個数密度が飽和し、log N − log S

プロット上で log N の値が一定になるはずである。少なくとも新たに見つかった点源の最小フラックス

が ∼ 10−16 erg s−1 cm−2 ということは、銀河系には、我々が知らない X線天体が数多く存在しているこ
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とを示しており、従来から考えられている天体の個数分布を再考する必要がある。つまり、GRXEの正

体を完全に解明するためには、GRXEのスペクトルの特徴を定性的に説明するだけではなく、定量的に

説明しなければならない。定量的に説明するためには、どのような種族の天体が、銀河系内にどの程度存

在し、どういった割合で GRXEに寄与しているかを調べる必要がある。そのためには、新たに見つかり

始めた天体の正体が一体何なのかを明らかにしなければならない。既知の X線連星系や激変星、主系列

星連星系だけでは、明らかに log N − log S プロットを説明できず、フラックスが . 10−15 erg s−1 cm−2

(銀河中心までの距離を 8 kpcと仮定して、光度が . 1031 erg s−1)程度の暗く、今まで知られていなかっ

た未知の天体が続々見つかる可能性がある。

最近、INTEGRAL衛星によって、硬 X線から γ 線の領域で今まで知られていなかった天体が数多く

発見されている (Bird et al. 2007; Bird et al. 2010)。それらの天体の約 5%は可視分光観測等による追

観測によって、中程度の磁場を持った白色矮星連星系 (Intermediate Polar)であることが分かった。この

数は、これまでに予想されていた数を遥かに超えるものであった。

また、Fermi衛星によって γ 線の天体カタログが最近公開された。それらの天体は、パルサーや AGN

のブレーザーなどと同定されているが、カタログに記載された約 1400天体のうち、半数近くが未同定で

あり、未知の種類の天体である可能性が高い。

本論文では、INTEGRAL衛星によって (再)発見され、後の可視分光観測によって Intermediate Polar

であると分類された天体 XSSJ12270–4859 の X 線および近赤外線を用いた研究結果を述べる。本天体

を選んだ理由は、可視分光観測で Intermediate Polarと分類されているにも関わらず、X線で観測した

時に、Intermediate Polar のいくつかの特徴を満たしていないからである。特に、Intermediate Polar

の X線スペクトルの特徴である、10 keV以上の硬 X線放射は観測されているのに対し、電離度の異な

る 3本の鉄 Kα輝線が観測されていない。これまで新たに INTEGRAL衛星によって発見された銀河系

内天体は、詳細な研究を待たずにその種族が決定されている。例えば、INTEGRAL 衛星で見つかった

Intermediate Polarは、主にその可視分光スペクトルのみで種族決定をされている。もしかしたら、そこ

に新しい X線天体種族が含まれているのかもしれない。

研究の結果、目的天体である XSSJ12270–4859は時間変動が非常に特異であり、Intermediate Polar

ではなく、低質量 X線連星系の可能性が高いことを示す。なお、本研究が終盤に差し掛かった 2010年 1

月に Fermi 衛星による γ 線天体カタログがリリースされ、そこには XSSJ12270–4859 が記載されてい

た。γ 線を放射している連星系は今までに数例しか知られておらず、XSSJ12270–4859が新種の X線連

星系である可能性を示唆している。

本論文の構成は以下の通りである。まず、2章で X線連星系全般について概説した後、3章で目的天体

である XSSJ12270–4859 の現在までに行われた可視、X 線観測について述べる。次に、4章で解析に用

いた衛星・望遠鏡について記述し、5章で観測の詳細を述べ、6章で解析の結果を示す。解析結果を元に、

7章で天体の正体、物理について議論した後、最後に 8章でまとめを行う。
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図 1.1 GRXE の分布 (Revnivtsev et al. 2006)。RXTE 衛星の PCA 検出器を用いて作成した、

3–20 keVの銀河面輝度分布である。等高線の存在によって、明るい点源に混じって、銀河面に沿って

分布する拡がった放射 (GRXE) があることが分かる。等高線の最小値は 10−11 erg s−1 cm−2 deg−2

であり、対数で 1.4ごとにプロットしてある。
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図 1.2 銀河面の log N−log Sプロット (Hands

et al. 2004)。横軸は 2–10 keVの天体フラック

ス S であり、縦軸はあるフラックス S よりも

明るい天体の数 N を表している。それぞれの色

は、異なる衛星で得られたデータであることを示

している。実線で囲まれた部分は、天体数の上限

値と下限値である。左下に示した横棒は、フラッ

クスの統計的な不確定性の大きさである。
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図 1.3 図 1.2の log N− log S プロットを構成す

る天体 (Hands et al. 2004)。モデルから期待さ

れる様々な天体分布ごとに分けて書かれている。

緑色の実線はモデルから期待される全天体の数

で、その他の実線は観測データを表している。黒

色の点線は銀河系外の天体 (主に AGN) からの

寄与、青色の破線は明るい銀河系内天体 (主に大

質量 X 線連星系と低質量 X 線連星系) からの寄

与、紫色の一点鎖線は暗い銀河系内天体 (主に激

変星や X 線で明るい主系列星連星系) からの寄

与を示している。
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第 2章

X線連星系

本章では、主星をブラックホール (Black Hole, BH)、中性子星 (Neutron Star, NS)、白色矮星 (White

Dwarf, WD) のいずれかの天体とする、X線連星系について概要を述べる (Lewin et al. 1995; Warner

1995; Hellier 2001; Lewin et al. 2006; Trümper et al. 2008)。まず、2.1節でブラックホールまたは中

性子星を主星とする系について述べ、次に、2.2節で白色矮星を主星とする系について述べる。
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2.1 ブラックホール/中性子星連星系

本節では、主星をブラックホールまたは中性子星とする連星系について述べる。これらの系を特徴づけ

る要因として、(1) 主星がブラックホールか、中性子星か、(2) 磁場が強いかどうか、(3) 伴星の質量がど

のくらいか、などが挙げられる。

(1) 主星がブラックホールだと表面を持たないのに対し、中性子星だと表面を持つ。その結果、主星が

中性子星の場合、伴星からの質量輸送によって質量が星表面に蓄積され、ある臨界量を超えると星表面で

熱核融合反応が生じ、バーストを起こすことがある (2.1.4節)。ブラックホールの場合は、星が表面を持た

ないので、星表面でのバーストは決して起こさない。同様に、中性子星の場合は、星表面からの黒体放射

が観測されるのに対し、ブラックホールの場合は観測されない。

(2) 主に中性子星の場合に重要となるパラメーターである。伴星からの質量降着の結果、中性子星の周

りには降着円盤が形成される。磁場が強い場合 (& 1012 G)、降着円盤は中性子星表面まで延びることが

できず、磁気圧と重力が釣り合う半径で降着円盤は途切れる。さらに、物質はそのまま中性子星へと降着

せずに、中性子星の磁束線に沿って降着することになる。すると、磁極部分に集中して物質が落下するの

で、磁極が明るくなり、中性子星の自転周期に対応したパルスが観測されることになる。これが X線連

星パルサーである。磁場が弱い場合 (. 109 G)には、パルスを観測することはできない。

(3) 伴星の質量によって、主星への質量降着の仕方が変化する (2.1.1節、2.1.2節)。その結果、放射メカ

ニズムが大きく異なることになる。

伴星からの質量輸送によって、主星の周りに降着円盤が形成される系の場合、重力エネルギーの解放に

よって X線で輝くことになる。その光度 Lは、

L = η

(
GMṀ

R

)
∼ 1036

( η

0.1

) (
M

M¯

) (
Ṁ

10−9 M¯/yr

)(
R

10 km

)−1

erg s−1

となる。ここで、η はエネルギー効率であり、Gは万有引力定数、M は主星の質量、Ṁ は質量降着率、

Rは主星の半径である。

以下では、まず、伴星の質量によって分類される大質量 X 線連星系 (2.1.1節) と低質量 X 線連星

系 (2.1.2節) について述べる。次に、低質量 X 線連星系における、スペクトルによる分類について述

べる (2.1.3節)。そして、中性子星表面での熱核融合反応によって生じる I 型バーストについて説明し

(2.1.4節)、また、降着円盤の不安定性によって生じていると考えられている II型バーストについて説明

する (2.1.5節)。最後にジェットを持つ系であるマイクロクェーサーについて論じる (2.1.6節)。

2.1.1 大質量 X線連星系

伴星が OB型星または Be型星の大質量星である X線連星系を、大質量 X線連星系 (High Mass X-ray

Binary, HMXB)と呼ぶ。HMXBでは、伴星の質量が &10 M¯ と大きいため、強い恒星風を放出する。

そのため、伴星がロッシュローブを満たさなくても、恒星風によって主星へと質量輸送が生じる (図 2.1)。

質量輸送の大きさは、恒星風の強さ、速度、連星間距離によって決まる。

また、伴星の質量が大きく、寿命が短いので、HMXBは若い系である。そのため HMXBは、若い星

が多い銀河面に集中して分布している (図 2.2)。典型的な系の寿命は 105 − 107 yrである。主星が中性子
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•
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0.6
•

M
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•
M

a=23 •
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•

R

Porb= 3.1  days
Porb= 5.6  hours

図 2.1 HMXB と LMXB の質量輸送の違い (Trümper et al. 2008)。左図は伴星からの恒星風に

よって主星へ質量輸送をする HMXB で、右図は伴星がロッシュローブを満たすことによって主星へ

質量輸送をする LMXB。図中に記された主星 (右側)と伴星 (左側)の質量、公転周期 Porb、連星間距

離 aを仮定している。
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0

90

180

−60

−30

0

30

60

図 2.2 HMXB と LMXB の分布図 (Grimm et al. 2002)。黒丸は HMXB (52 天体) を、白丸は

LMXB (86 天体) を表している。座標は銀河座標であり、数字はそれぞれ銀径・銀緯を示している。

HMXBは銀河面に集中して分布しているのに対して、LMXBは銀河バルジに集中して分布している。

星の場合、系が若いので一般的に中性子星の磁場は、減衰せずに強いままである。そのため、HMXBに

属する中性子星の約半分はパルサーである。

磁場が強いと、磁場中をサイクロトロン運動する電子のエネルギー状態が量子化され、磁場強度に対応

した吸収線が観測されることがある。これを Cyclotron Resonance Scattering Feature (CRSF)という。

遠心力とローレンツ力の釣り合いを考え、量子化を考慮すると、

mrω2 = erωB, E = ~ω −→ E =
~eB
m

∼ 11.6
(

B

1012 G

)
keV

のエネルギー (または、その倍音に対応するエネルギー)に吸収線が観測される (図 2.3)。ここで mは電

子の質量、rはサイクロトロン半径、ωは角速度、eは電気素量、B は磁場、E はエネルギー、~ (= h/2π)

はディラック定数である。これより、CRSFのエネルギーを観測すれば、中性子星の磁場強度を直接測定

することができる。

可視分光観測によって伴星のスペクトルタイプが決定される。HMXBでは、可視光は主に伴星である
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大質量星を見ていると考えられる。X 線領域における光度 LX と可視光領域における光度 Lopt の比は、

ほとんど等しい。伴星からの恒星風による質量輸送は 10−6 − 10−10 M¯ yr−1 であり、その終端速度は約

2000 km s−1 である。恒星風によって、その可視スペクトルは散乱や吸収などによって赤化 (reddening)

を受け、また吸収線が観測される (図 2.4、図 2.5)。散乱による赤化はレイリー散乱によるものなので、短

い波長ほど赤化の影響を受け、連続成分の形が変化する。

伴星の質量を推定できない場合は、経験的に次のいずれかの特徴が観測された場合に HMXBと分類さ

れることが多い。(1) 数分のタイムスケールで変化をするフレアや吸収が見られる、(2) 突発的にアウト

バーストが観測される、(3) パルスが観測される、(4) X線スペクトルが 1–10 keVでハードであり、ベ

キ型関数の光子指数が 0–1程度で表される。

図 2.3 Cyclotron Resonance Scattering Featureの例 (Lewin et al. 2006)。4U0115+63の X線

スペクトルであり、上段はデータ (ヒストグラム)とモデル (実線)を、下段はデータのモデルからの残

差を表している。実線の上に矢印で示したエネルギーが、CRSFのエネルギー (11.8 keV)とその倍音

エネルギーに対応している。

2.1.2 低質量 X線連星系

伴星が A 型よりも晩期型の低質量星である X 線連星系を、低質量 X 線連星系 (Low Mass X-ray

Binary, LMXB)と呼ぶ。伴星がロッシュローブを満たした場合、ラグランジュ点を通って伴星から主星

へと質量輸送が生じ、主星の周りには降着円盤が形成される (図 2.1)。

LMXBは伴星の質量が小さいため、伴星の寿命が長く、典型的に古い系である。そのため、LMXBは

星の数が多い銀河中心や、古い系の多い球状星団中に多く分布する (図 2.2)。質量輸送の仕方によって変

化をするが、系の典型的な寿命は 107 − 109 yrであり、HMXBよりも 2桁ほど長い。主星が中性子星の

場合、系が古いため一般的にその磁場は弱く (. 1010 G)、パルサーとして観測されることは少ない。

LMXBでは、可視光は伴星からの光に加え、X線が降着円盤を暖めることによる再放射によって輝い

ている。そのため、可視スペクトルには、バルマー系列の輝線や、ヘリウムの輝線などの輝線が観測され
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図 2.4 HMXB の可視スペクトル (Covino et al.

2001)。上は HMXBである RX J0052.1–7319 のスペ

クトルであり、下は標準星である B0V型の天体 µ Ori

のスペクトル。通常の B0V 型星は吸収線のみが観測

されるのに対し、HMXBでは吸収線に加え、いくつか

の輝線が観測される。
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図 2.5 輝線を持つ Be 型星を伴星に持つ

HMXB の K バンド近赤外線スペクトル (Clark

et al. 1999)。それぞれのスペクトルは、異なる

天体を表している。水素やヘリウム、金属の輝線

が見て取れる。

る (図 2.6、図 2.7)。X線と可視光領域における光度比は、LX/Lopt ∼ 100− 1000である。ただし、降着

円盤上に高温コロナが存在する天体 (Accretion-Disk Corona, ADC)の場合は、X線放射源がコロナに

よって隠されてしまうため、LX/Lopt ∼ 20程度となる。

伴星の質量を推定できない場合は、経験的に次のいずれかの特徴が観測された場合に LMXBと分類さ

れることが多い。(1) I型バーストが観測される、(2) X線スペクトルが 1–10 keVでソフトであり、プラ

ズマの温度が 5–10 keV程度、(3) 公転周期が 12 hr以下。最後の理由は、OB型星を伴星に持った場合、

これ以上短い公転周期を持つと、伴星の大きさよりも軌道半径の方が小さくなってしまうため、HMXB

の可能性を排除できるからである。

LMXBのうち、主星が磁場の弱い (. 1010 G)中性子星の場合、降着流を磁極に絞ることができないの

で、パルスは見られないが、それ以外の様々な現象が観測されている。例えば、二色図上での振る舞いに

よって、細分類される種族が存在する (2.1.3節)。また、磁場が弱い結果、中性子星表面に物質が降着する

ことができ、熱核融合反応によってバーストを起こす種族が存在する (2.1.4節)。さらに、降着円盤の不安

定性によって生じるバーストも存在する (2.1.5節)。

2.1.3 Z sourceと Atoll source

LMXB に属する天体は、二色図上での振る舞いによって Z source と Atoll source に分類される。二

色図とは、横軸にソフトカラーを、縦軸にハードカラーを取った図のことである。二色図上での振る舞

いは、天体スペクトルの時間変動を表しているといえる。Z source とは二色図上の時間変動による軌跡
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図 2.6 LMXB である Sco X-1 の可視スペクト

ル (Steeghs & Casares 2002)。バルマー系列の

輝線やヘリウムの輝線に加え、様々な元素の輝

線が見られる。また、λλ4640–4650 に Bowen

blendが見られる。規格化されたフラックス密度

が H β は 1.39、He II λ4686は 1.46と強い。

図 2.7 LMXBである ScoX-1のKバンド近赤外線ス

ペクトル (Bandyopadhyay et al. 1999)。Br γ、He I、

He IIの強い輝線が見られる。一方、伴星からの放射と

して期待される吸収線は見られない。

が “Z”の形を描く天体であり、Atoll sourceとは二色図上の軌跡がバナナのような曲線を描く天体である

(図 2.8)。

二色図上の位置によって、Z source は、Horizontal Branch (HB)、Normal Branch (NB)、Flaring

Branch (FB) の状態に分類される。HBと NBの変わり目の部分を apexまたは hard apexといい、NB

と FBの変わり目の部分を antapexまたは soft apex という。一方、Atoll sourceは、Islands State (IS)、

Lower Banana (LB)、Upper Banana (UB)の状態に分類される。Z sourceも Atoll sourceも、それぞ

れの状態で観測される QPO (Quasi-Periodic Oscillation)の周波数が異なる。

二色図上での時間変化は、それぞれの branchを連続的に移動し、他の branchを飛び越えて移動する

ことはない。このことから、二色図上での振る舞いの違いは、質量降着率の違いを表していると考えられ

ている。しかし、なぜ質量降着率の違いによって、二色図上で Z sourceや Atoll sourceのような特徴的

な振る舞いを示すのかは、よく分かっていない。

典型的に、Z sourceの光度 (> 1037 erg s−1)は、Atoll sourceの光度 (< 1037 erg s−1) よりも大きい。

このことは、Z sourceは Atoll sourceと比べて磁場が強く (109 − 1010 G)、質量降着率も大きく、また

公転周期も長い (> 10 hr)といえる。Z sourceの光度は 0.5–1 LEdd 程度であり、Atoll sourceの光度は

0.01–0.2 LEdd である。ここで LEdd はエディントン光度である。また、Z sourceと Atoll sourceの中間
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図 2.8 Z sourceとAtoll sourceの二色図上での振る舞い (Hasinger & van der Klis 1989; Trümper

et al. 2008)。横軸はソフトカラー (=3–5 keV/1–3 keV)で、縦軸はハードカラー (=6.5–18 keV/5–

6.5 keV)。左図は Z source を表していて、右図は Atoll source を表している。二文字の英字 (HB,

NBなど)は、それぞれの状態を表している。矢印の方向は、質量降着率が大きくなると考えられてい

る向きである。

くらいの光度を持つ種族を GX Atoll source (0.2–0.5 LEdd) といい、Atoll sourceよりも光度の小さい

種族を weak LMXB (< 0.01 LEdd)という。Atoll sourceでは I型バースト (2.1.4節)がよく見られるの

に対し、Z sourceではほとんどの天体がバーストを起こさない。

2.1.4 I型バースト

中性子星の磁場が弱いと、伴星からの降着物質が中性子星表面に降り積もる。物質が集積された結果、

中性子星表面にある物質の密度が大きくなり、温度が上昇する。ある臨界密度を超え、温度が 107 Kを

超えると、熱核融合反応によって水素が燃焼し、ヘリウムへと変換される。さらに温度が上昇すると、ヘ

リウムの燃焼が始まる。この反応は、熱的に不安定であるのでバーストが生じる。このような熱核融合反

応によって生じるバーストを I型バーストと呼ぶ。

水素の熱核融合反応は次の CNOサイクルで進む。

12C + p −→ 13N + γ

13N −→ 13C + e+ + ν

13C + p −→ 14N + γ

14N + p −→ 15O + γ

15O −→ 15N + e+ + ν

15N + p −→ 12C + 4He

−→ 16O + γ

16O + p −→ 17F + γ

17F −→ 17O + e+ + µ

17O + p −→ 14N + 4He

ここで、γ は光子、ν はニュートリノである。この反応では、C, N, Oは触媒として働く。I型バースト
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では、p-p chain反応はほとんど働かない。

I型バーストは、短時間 (< 1−10 s)のうちに急激に増光をする。バースト時のスペクトルは、∼ 1 keV

程度の黒体放射で表すことができる。バーストの最大光度は、放射圧と重力の釣り合うエディントン光度

LEdd に匹敵する。エディントン光度は、

LEdd =
4πcGM

κ
= 4πR2σT 4

と表すことができる。ここで cは光速、M は中性子星の質量、κは電子散乱による opacity、Rは中性子

星の半径、σ はシュテファン・ボルツマン定数である。最大光度に達した後は、放射冷却によって、バー

ストの立ち上がり時間よりも長い時間で減光していく (図 2.9)。

通常の LMXBからの放射光度 (Lp, persistent)と、I型バーストの放射光度 (Lb, burst)の光度比を考

えると、Lp/Lb ∼ 100となる。これは、重力エネルギーと熱核融合エネルギーの比となっている。重力

エネルギーはおおよそ変換効率が 10%であり、一方、熱核融合エネルギーの変換効率は、一番効率の良

い水素燃焼の場合でも 0.7%である。よって、その比は 100程度となる。

一度バーストが生じると、溜め込んだ物質を吹き飛ばしてしまう。そのため、再び伴星からの質量降着

によってある臨界密度を超えるまで、次のバーストは生じない。

図 2.9 LMXB である 4U1728–34 からの I 型バーストの例 (Lewin et al. 2006)。RXTE 衛星に

よって観測されたもの。各列は、それぞれ違う時期のバーストを表している。各行は、上から順に、

2–60 keV、2–6 keV、6–30 keV のカウントレートと、6–30 keV/2–6 keV のハードネス比である。

バーストの立ち上がりは速く、放射冷却による減衰の速度は遅い。
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2.1.5 II型バースト

中性子星表面での熱核融合反応による I型バーストとは異なり、降着円盤の不安定性によって生じるバー

ストを II型バーストという。II型バーストを起こす天体は、今までに Rapid Burster (MXB1730–335)

と、Bursting Pulsar (GROJ1744–28)の二天体しか知られていない。

II型バーストの最大の特徴は、短時間のうちに繰り返しバーストが生じるということである (図 2.10)。

加えて、Rapid Bursterの場合、バーストの強度と、次のバーストが生じるまでの時間に相関がある。こ

のことは、一回のバーストで使用された質量が、再び蓄えられるまでバーストが生じないことを示唆して

いる。II型バーストのスペクトルは I型バーストとは異なり、バースト中は一定である。

Rapid Burster では II 型バーストに加え、I 型バーストも観測される。その光度比は、約 100 倍ほど

II型バーストの方が大きい。これは 2.1.4節で述べたように、重力エネルギーと核融合エネルギーの比と

なっている。そのために II型バーストは、降着円盤の不安定性によって重力エネルギーを解放している

ものと考えられている。

図 2.10 II 型バーストの例 (Lewin et al. 1976)。1.5–10 keV の Rapid Burster のライトカーブ。

(a)–(d)の違いは、検出器の違いである。横軸の単位は min。非常に短い時間で、複数回のバーストが

生じていることが分かる。

2.1.6 マイクロクェーサー

マイクロクェーサーとは、相対論的速度のジェットを持つ銀河系内天体のことである。電波観測によっ

て、ジェットからのシンクロトロン放射が見えるので、その存在が確認される。マイクロクェーサーのほと

んどはブラックホール連星系である。銀河系内のマイクロクェーサーとして、SS 433や GRS1915+105、

GROJ1655–40などが知られており、典型的に X線光度が 1037 erg s−1 よりも大きい。

マイクロクェーサーの中でも、GRS1915+105は非常に特徴的な時間変動を示す天体である (図 2.11)。
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また、GRS1915+105 のジェットの速度は、光速の 90% 以上にもなる。GRS1915+105 は、短時間で

大きな振幅の増減光を繰り返し、その後に減光をするパターンが準周期的に現れる。さらに、X 線強度

に対応してスペクトルの硬さも変化し、減光時にスペクトルが硬くなることもある。この理由として、

GRS1915+105は、その光度がエディントン光度に近く、質量降着率が大きい系だということが挙げら

れる。そのため、降着円盤の内側で熱的な不安定性が生じ、その場に降着物質が溜められる。そしてある

臨界点に達した時に、物質が一気に落ちるということが繰り返されているからだと考えられている。さら

に、この降着円盤の状態変化に起因して、ジェットが放出されていると考えられている (Mirabel et al.

1998; 井上ら 2008年)。

図 2.11 マイクロクェーサー GRS 1915+105 の時間変動 (Belloni et al. 2000)。それぞれの図は、

時間変動の種類の違いを表しており、12 種類の変動が報告されている。各パネルの上段は二色図で

あり、下段はライトカーブを示している。HR はハードネス比であり、HR1=5–13 keV/2–5 keV、

HR2=13–60 keV/2–5 keVのカウント比で定義される。すべてのパネルは同一スケールである。
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2.2 白色矮星連星系

主星を白色矮星とする連星系においては、ロッシュローブを満たした、主に晩期型の伴星から主星への

質量輸送の結果、白色矮星の周りに降着円盤が形成される。この降着円盤からは可視光が、白色矮星の表

面近くからは X線が放射される。可視光で白色矮星連星系を見たときに、激しい時間変動を示す系のこ

とを激変星 (Cataclysmic Variable, CV)と呼ぶ。

白色矮星連星系は、その活動性の違いによって様々な種類に分類される。その活動性の物理的背景は、

質量降着率や白色矮星の磁場強度、公転周期などの違いによるものである。例えば、伴星からの質量降着

率が大きいと、降着円盤は常に明るい状態を保つことになる。また、磁場が強ければ、白色矮星の周りに

降着円盤を形成することができない。さらに、公転周期が短ければ、連星間距離が小さいことを示唆し、

降着円盤の形状に影響を与える。

以下では、同じ白色矮星連星系でありながら、系を表す物理量が異なるために、全く異なる様相を

示す、新星 (2.2.1節)、矮新星 (2.2.2節)、新星状変光星 (2.2.3節)、Intermediate Polar (2.2.4節)、Polar

(2.2.5節)、AMCVn型星 (2.2.6節)、共生星 (2.2.7節) についてそれぞれ説明をする。

2.2.1 新星

伴星から質量輸送の結果、降着円盤を通じて白色矮星表面へ質量が蓄積される。すると、白色矮星表面

における密度が大きくなり、温度が上昇する。降着物質の密度がある臨界量を超えると、C, N, Oを触媒

として水素の熱核融合反応が始まる。星表面で熱核融合反応が起こると、解放されるエネルギーは、星表

面に対して垂直な方向にのみ放出される。この反応は不安定であるため、爆発が生じる。このような熱核

融合反応によって爆発を起こす白色矮星連星系を (古典)新星 (classical nova)という。ただし、白色矮星

自体を吹き飛ばしてしまう Ia型超新星とは異なり、新星では白色矮星自体は吹き飛ばされず、白色矮星

の表面が吹き飛ばされるだけである。

新星は、可視光で増光し始めてから数日で最大光度に達する (図 2.12)。その明るさは、爆発前よりも

8–16 mag程度明るくなる。その後、数ヶ月から数年の時間をかけて元の明るさまで戻る。最大光度から

減光する速度によって、very slow (NVS)、slow (NS)、moderately fast (NM)、fast (NF)、very fast

(NVF) novaeに分類される (speed class)。これらの違いは、白色矮星の質量と、質量降着率の違いによ

るものと考えられている (図 2.13)。

二度以上新星を起こした天体を回帰新星 (recurrent nova)という。現在までに約 10天体が知られてお

り、20–80年程度の周期で新星を繰り返し起こす。これは伴星が赤色巨星であり、通常の新星よりも質量

降着率が 1桁以上大きいため、新星を起こした後、次に新星爆発を起こすのに必要な質量を短時間で集積

できるからである。通常の新星も十分長い時間が経過すれば、いずれは再び新星を起こすと考えられて

いる。

2.2.2 矮新星

矮新星 (Dwarf Nova, DN)は、ときおり可視光で 2–5 mag明るくなる状態が数日間続く、アウトバー

ストが特徴的な白色矮星連星系である。新星ほど明るくないが、新星と同様に急に増光するため、矮新星
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図 2.12 新星のライトカーブの概念図 (Bode &

Evans 2008)。横軸は時間で、縦軸は等級。ま

ず、3日程度で急激に増光した後、数日から数週

間かけて最大光度に達する。最大光度の状態は、

数時間から数日続く。次に、最大光度からゆっく

りと減光して行く。3–4 mag 程度減光したとこ

ろで、(i) ダストの吸収によって大きく減光、(ii)

振動しながら減光、(iii) そのままゆっくりと減

光、のいずれかの変動を示す。最後に、ゆっくり

と減光していき、爆発前の明るさに戻る。

図 2.13 新星における、白色矮星質量 MWD

と質量降着率 Ṁ に対する水素燃焼の関係図

(Trümper et al. 2008)。点線は水素の質量比

が 0.70 の場合のエディントン光度を、実線で囲

まれた部分は安定して水素が燃焼できる範囲を、

破線はこれ以下では強い新星爆発を起こす境界

線を、それぞれ表している。記号は新星の種類

を示しており、その下の時間は、新星を起こして

から次に新星を起こすまでの時間を表している。

SymN は Symbiotic Novae、RN は Recurrent

Novaeである。

と呼ばれる。また、アウトバーストの間隔も新星ほど長くなく、1–3か月程度に一回アウトバーストを起

こす。

矮新星は、そのアウトバーストの特徴によって、UGem型、ZCam型、SUUMa型に細分類される。

UGem 型は通常のアウトバーストのみを起こすのに対し、ZCam 型はアウトバーストに加え、アウト

バーストと静穏期の中間程度の明るさが数日続く standstill と呼ばれる状態が特徴的である。そして、

SUUMa型の特徴は、アウトバーストに加えスーパーアウトバーストを起こすことである。スーパーアウ

トバーストは、何回かのアウトバーストの後に生じ、アウトバーストよりも約 1 mag明るくなり、継続

時間も 5倍程度長い。

アウトバーストが生じる原因は、降着円盤の熱不安定性である (図 2.14)。降着円盤には低温 (∼ 103 K)

で水素が中性の状態と、高温 (∼ 104 K)で水素が電離した状態の 2つの安定状態がある。図 2.14中にお

いて、まず始めに表面密度が小さく、降着円盤の温度が低い状態 Aがあったとする。この状態では、水

素は中性の状態である。伴星からの質量降着によって、白色矮星周辺の降着円盤に質量が蓄えられ、降着

円盤の温度が上昇するため、状態 Bの方向へ移る。ある温度になると、水素の電離が始まる。水素が部

分電離した状態は不安定であるため、状態遷移が起こり、状態 Bから、温度が高く水素が完全電離して

安定な状態 Cへと一気に変化する。高温の状態では降着円盤の粘性が高くなるため、降着円盤に蓄えら



2.2 白色矮星連星系 17

れていた物質が、一気に白色矮星へと落下し、白色矮星への質量降着率が急激に大きくなる。これによっ

て、降着円盤が急激に明るくなるアウトバーストとなる。

SUUMa型で見られるスーパーアウトバーストは、熱-潮汐不安定性によって生じる (図 2.15)。伴星か

らの質量降着によって、通常のアウトバーストが生じても、伴星から得た質量のすべてが一度に白色矮星

へと落ちるわけではない。そのため、少しずつ降着円盤の質量が増えていき、半径が大きくなっていく。

すると、3:1共鳴半径まで降着円盤の半径が大きくなった時に、それまで溜め込んでいた質量が一気に白

色矮星へと落ち込む。このように、熱不安定性に加え、潮汐不安定性も同時に起こることが、スーパーア

ウトバーストの原因である。潮汐不安定性が起こるためには、降着円盤の初期半径がロッシュローブの大

きさに対して小さくなければならない。そのための条件は、降着円盤の半径が連星間距離の約 0.47倍よ

りも小さいことである。これは SUUMa型の天体が period gap以下で見られることと合致する。

矮新星からは、X線放射も観測される。白色矮星の表面付近まで降着円盤が伸びると、強い摩擦力のた

め、温度が 108 Kの光学的に薄い高温プラズマが形成される。この層のことを境界層 (boundary layer)

といい、この層から硬 X線が放射される。しかし、アウトバースト時には白色矮星への質量降着率が上が

るため、境界層は光学的に厚くなり、放射冷却の影響が大きくなるため温度が ∼ 105 Kまで下がる。その

ため、アウトバースト時には軟 X線が卓越する。静穏時とアウトバースト時の境界層の様子が図 2.16で

ある。

X 線スペクトル解析によって、プラズマの最大温度 kTmax と境界層の光度 LBL が求まれば、そこか

ら境界層への質量降着率 ṀBL が推定できる。境界層へ落ち込む物質が、1粒子あたり 5/2kTmax のエネ

ルギーを放出すると仮定すると、LBL = 5
2

ṀBL
µmp

kTmax より、ṀBL が求まる。ここで、µ は平均分子量

(∼ 0.6)、mp は陽子質量である。逆に、白色矮星の質量MWD と半径 Rが分かっていれば、どの程度の

エネルギーを持つ X線が放射されるかを推定できる。光学的に薄い場合、つまり静穏時の場合、境界層

で重力エネルギーの半分が解放されることと、エネルギー等分配則を仮定すると、境界層から放出され

る X 線のエネルギーは、kT ∼ GMWDmp
6R となる。白色矮星に典型的な質量 (MWD ∼ 0.7 M¯)、半径

(R ∼ 8 × 106 m) を代入すると、kT ∼ 20 keV となり、硬 X 線が放射されることが分かる。また、光

学的に厚い場合、つまりアウトバースト時の場合、境界層によって熱化された黒体放射が観測される。X

線の放射領域は、降着円盤の厚さを H として ∼ 2πRH であるから、放射される X 線のエネルギーは、

2πRHσT 4 = GMWDṀBL
2R となる。白色矮星に典型的な値、H ∼ 0.01R、ṀBL ∼ 10−9 M¯ yr−1 を代入

すると、kT ∼ 20 eVとなり、軟 X線が放射されることが分かる。

2.2.3 新星状変光星

伴星からの質量降着率が大きい場合、矮新星の静穏時のような状態を取らず、常に矮新星のアウトバー

スト時のような状態になる。このような系を新星状変光星 (Nova-like Variable) という。新星状変光星

の中でも、可視光で吸収線のある系を UXUMa型星といい、輝線のある系を RWTri型星という。その

違いは、軌道傾斜角の大きさによるものである。新星状変光星の降着円盤は光学的に厚いので、軌道傾

斜角が小さい系では吸収線が観測され、軌道傾斜角が大きい系では輝線が観測されることになる。また、

VYScl型星という、普段は質量降着率が高く、可視光で明るい high stateにあるが、ときおり質量降着

率が下がり、可視光で暗くなる low stateになるような系も存在する。

新星状変光星と矮新星の違いは、質量降着率と公転周期の違いによるものである。図 2.17にそれらの関
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図 2.14 矮新星における降着円盤のリミットサ

イクル (Hellier 2001)。横軸は降着円盤の単位面

積あたりの質量 (表面密度) Σであり、縦軸は有

効温度 T。実線は安定な状態を表しており、破線

は不安定な状態を表している。矢印の方向に状

態は変化し、サイクルはA→B→C→D→A の順

に変化する。

図 2.15 SUUMa 型矮新星の物理量の時間変化

(Osaki 1996)。上段から順に、光度 Lbol、連星

間距離 aで規格化した降着円盤の半径 Rd、潮汐

不安定性が生じる臨界質量 Mt で規格化した降

着円盤全体の質量Md の時間変化を表している。

係を示した。

2.2.4 Intermediate Polar

白色矮星の磁場が 105 Gよりも強い激変星を強磁場激変星 (magnetic cataclysmic variable, mCV)と

いい、磁場が弱い場合 (non-mCV)と異なる様相を示す。mCVの中でも、105 − 107 Gの中程度の磁場

を持つ系を Intermediate Polar (IP)という。IPは DQHer型天体とも呼ばれる。IPは Polar (2.2.5節)

と異なり、磁場が弱いため偏光は基本的に観測されないが、磁場が特に強い IPでは、いくつかの天体が

弱い偏光を示すことが知られている (Butters et al. 2009)。
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(a) quiescence (b) outburst

図 2.16 矮新星 SSCygの (a) 静穏時と (b) アウトバースト時の境界層の構造 (Ishida et al. 2009)。

赤色の部分が X線を放射する光学的に薄いプラズマである。プラズマは、静穏時には白色矮星表面付

近のみ存在するのに対し、アウトバースト時には降着円盤上にコロナのように拡がる。

図 2.17 新星状変光星と矮新星の、公転周期と質量降着率の関係図 (Hellier 2001)。ZCam 型と

Novalikesの間に熱的に安定・不安定の境界線があり、Z Cam型が熱的に不安定となる。また、period

gap 中に潮汐的に安定・不安定の境界線があり、左側が潮汐的に不安定となる。q は主星と伴星の質

量比を表している。ERUMa型とWZ Sge型は SU UMa型矮新星に属する天体で、スーパーアウト

バーストの間隔 (スーパーサイクル)が短いものを ERUMa型、長いものをWZSge型と呼ぶ。

IPは、その磁場強度のため、降着円盤を通して物質が直接白色矮星に降り積もることができない。磁場

による磁気圧と、降着円盤のガス圧が釣り合うところで降着円盤が途切れ、物質はそこから磁束線に沿っ

て白色矮星へと落下する (図 2.18)。落下は自由落下であるため、白色矮星付近ではその重力ポテンシャル

のため、降着流の速度は音速を超える。すると衝撃波が発生し、衝撃波面の温度が 108 K (∼ 10 keV)以

上となるため、硬 X線が放射される (図 2.19)。さらに、硬 X線の一部は白色矮星表面を照らし、105 K

程度に暖められるため、白色矮星表面から黒体放射の軟 X線が放射される。しかし、IPでは軟 X線より

も硬 X線が卓越するため、軟 X線成分が観測されることは少ない。降着柱は白色矮星からの高度によっ

て温度が連続的に変化するので、多温度であり、可視光や赤外線も放射する。
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IPの X線スペクトルは、電離度の異なる 3本の鉄 Kα輝線が特徴的である。まず、衝撃波面が 10 keV

以上の高温プラズマであるため、そこから He-like (6.7 keV) と H-like (7.0 keV) の鉄輝線が観測され

る。次に、その高温プラズマが白色矮星表面を照らすことにより、反射成分として中性の鉄の蛍光輝線

(6.4 keV)が観測される。

降着流が磁場によって磁極に絞られるため、パルサーと同様に、白色矮星の自転周期に伴うパルスが観

測される。IPの自転周期は速く、典型的に ∼ 1000 s程度である。

以上の IPを X線で観測した時の特徴をまとめると、(1) 10 keV以上の硬 X線放射、(2) 電離度の異

なる鉄 Kα輝線、(3) 1000 s程度の自転周期、である。

IPの可視スペクトルは図 2.20のようになる。LMXBの場合 (2.1.2節; 図 2.6)と非常に良く似ており、

バルマー系列の輝線とヘリウムの輝線が特徴的である。He II λ4686の輝線は、天体が X線を放射してい

ることを示唆している。LMXBと同様、伴星からの放射と考えられる吸収線は見られず、降着円盤から

の放射が卓越する。

図 2.18 IP の概念図 (Patterson 1994)。左が伴星の

主系列星であり、右が主星の白色矮星である。ロッシュ

ローブを満たした伴星からの質量輸送によって、白色

矮星の周りには降着円盤が形成されるが、白色矮星の

磁場のため、降着円盤は途中で途切れ、磁束線に沿っ

て物質は降着する。

図 2.19 IP の降着柱の概念図 (Patterson 1994)。磁

束線に沿って自由落下する物質は、あるところで速度

が音速を超え、衝撃波が形成されるため高温になるの

で硬 X 線が放射される。その硬 X 線が白色矮星表面

を照らすことで、軟 X線や紫外線が放射される。

2.2.5 Polar

白色矮星の磁場が IPよりも強く、107 Gより大きくなると、その磁場強度のため降着円盤は形成され

なくなり、伴星からの質量輸送は磁束線を通って直接白色矮星へと落下することになる (図 2.21)。この

ような強磁場激変星を Polarという。その名称は、磁場が強く、偏光を示すことから付けられている。そ

の磁場強度はゼーマン効果を用いて測定されている。Polarは AMHer型天体とも呼ばれる。

Polarは、IPと同様、物質の落下速度は白色矮星付近で音速を超えるため衝撃波を生じ、硬 X線が放

射され、また、その硬 X 線が白色矮星表面を照らすことで軟 X 線が放射される (図 2.19)。しかし、IP

とは異なり、Polarでは磁場が強いため、硬 X線放射はシンクロトロン放射によって冷却される。そのた
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図 2.20 IP である TX Col の可視スペクトル (Buckley & Tuohy 1989)。バルマー系列やパッシェ

ン系列、ヘリウムの輝線が特徴的である。伴星からの放射として期待される吸収線は見られない。

LMXBで見られるスペクトルと非常に良く似ている (図 2.6)。P δ より長波長側でカウントが大きく

なっているのは、人工的なものである。

図 2.21 Polarの概念図 (Cropper 1990)。左が伴星の主系列星であり、右が主星の白色矮星である。

ロッシュローブを満たした伴星は、白色矮星に対して質量輸送を行うが、白色矮星の磁場が強いため

降着円盤は形成されず、磁束線に沿って物質は直接白色矮星へと落下する。降着柱の様子は図 2.19と

ほぼ同様であるが、磁場が強いためシンクロトロン放射も行われる。

め、硬 X線は軟 X線に対して卓越せずに、軟 X線成分の黒体放射が観測される。Polarの X線スペクト

ルも、IPと同様に、電離度の異なる 3本の鉄輝線が観測される。

Polarは、磁場が強いため、白色矮星と伴星が磁束線で結ばれている。その結果、白色矮星の自転周期

と、系の公転周期が同期している。その周期は ∼10000 s 程度である。しかし、Polar のうち 4 つの系

(V1432Aql、V1500Cyg、BYCam、CD Ind)は、自転周期と公転周期が一致しておらず、∼1%ずれて

いる。このような系を asynchronous polarという。周期が同期していない理由は、白色矮星の磁場が弱

いか、連星間距離が大きいため、白色矮星と伴星が磁束線で完全に結ばれていないからである。
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2.2.6 AMCVn型星

激変星の中で、公転周期が最短軌道周期である ∼78分よりも短く、10–60分程度の連星系が存在する。

このような天体を AMCVn型天体といい、現在までに約 10天体が知られている。

公転周期が小さいということは、連星間距離が非常に小さいことを意味する。これは、伴星が通常の水

素を燃焼している主系列星では説明できない。そのため、AMCVn型星の正体は、主星が白色矮星であ

り、伴星も白色矮星である連星系や、主星が白色矮星で、伴星がヘリウム燃焼をしている主系列星の連星

系であると考えられている。前者の理由は、白色矮星の大きさは小さいため、白色矮星同士の連星系なら

連星間距離を小さくできるからである。一方、後者の理由も同様で、伴星がヘリウム燃焼をしていると、

ヘリウムは水素よりも重いため、伴星は自身の重力によって収縮し、水素を燃焼している場合よりも星の

大きさが小さくなり、連星間距離を小さくできるからである。

AMCVn 型星は、連星間距離が小さく、主星の重力が大きいため、強い重力波を放出している。

また、AMCVn 型星の中には、いくつか軟 X 線を放射している系が存在する。その X 線光度は ∼
1028 − 5× 1030 erg s−1 程度である。ただし、硬 X線を放射している系は知られていない。

2.2.7 共生星

共生星 (symbiotic star)とは、可視・紫外線スペクトルを見た時に、高温成分と低温成分の 2つの成分

が見られるような激変星のことである (図 2.22)。高温成分は白色矮星によるもので、降着円盤や降着流

から輝線が観測される。一方、低温成分は伴星である晩期型の赤色巨星によるもので、吸収線が観測され

る。2つの星の成分が同時に観測されることから、共生星という名前が付けられている。主星と伴星の成

分が拮抗するため、主星と伴星の様々な要因によって複雑な時間変動を示す。

共生星は赤外線のカラーによって、2種類に分類される。赤色巨星のような赤外線カラーを持つものを

S-type (stellar) といい、ダストによって赤化している赤外線カラーを持つものを D-type (dusty) とい

う。共生星は X線でも輝いているものもあり、D-typeの方が S-typeに比べて X線光度が 2桁ほど明る

い。典型的な X線光度は ∼ 1030 − 1033 erg s−1 であり、プラズマの温度は ∼1 keVである。

可視光で 1–2 mag増光するアウトバーストを示すことがあり、その継続時間は数年である。また、と

きおり双極流の電波ジェットが観測される。共生星の一つ AGDraは、可視光で 1 mag程度増光する小

規模なアウトバーストと、2 mag程度増光する大規模なアウトバーストで、X線で異なる振る舞いを示す

ことが知られている。どちらのアウトバーストでも可視で増光時に X線で暗くなる。しかし、その時の

黒体放射の温度が、大規模なアウトバーストの時には減少するのに対し、小規模なアウトバーストの時に

は増加をする。この理由は、大規模なアウトバーストでは、白色矮星の大気が膨張し、黒体放射の温度が

下がるため、X線で暗くなると考えられている。一方、小規模なアウトバーストでは、アウトバーストに

よって黒体放射の温度が上がるが、白色矮星の周囲に吸収体が増えたために X線で暗くなると考えられ

ている。
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図 2.22 共生星の可視・紫外線スペクトル (Mikolajewska 2003)。上は CICygで、下は AGDraの

もの。短波長側では高温の白色矮星に起因する成分が見えるのに対し、長波長側では低温の伴星に起

因する成分が見える。高温、低温側の両方で見える輝線は、降着円盤によるものである。CICyg で

は、禁制線も観測されている。
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第 3章

XSS J12270–4859

本章では、目的天体である XSSJ12270–4859の発見 (3.1節)から、その種族分類の経緯 (3.2節)、その

後の観測 (3.3節)について述べる。
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3.1 天体の発見

XSSJ12270–4859 は、RXTE 衛星の slew サーベイ中に発見された天体である (Revnivtsev et al.

2004)。XTE Slew Surveyの頭文字を取って、“XSS”と名付けられている。このサーベイは、衛星が姿

勢変更している間のデータを利用して行われたものである。使用された検出器は比例計数管の PCAで、

使われたエネルギー帯は 3–20 keVである。しかし、このサーベイによるデータでは、天体の正体を解明

することはできなかった。

その後、INTEGRAL衛星による観測で、硬 X線を放射している天体として再発見された (Bird et al.

2007)。使われたエネルギー帯は 17–100 keVである。INTEGRAL衛星では、積分時間が長くなればな

るほど感度が上昇し、暗い天体まで検出することができるようになる。そのため、第二版のカタログでは

XSSJ12270–4859は掲載されていなかったが、第三版のカタログで登場した。しかし、INTEGRAL衛星

の観測でも、天体の正体を解明することはできなかった。表 3.1、表 3.2に RXTE衛星と、INTEGRAL

衛星のカタログに掲載されている XSSJ12270–4859の観測値を示す。

表 3.1 RXTE全天スルーサーベイの結果 ∗(Revnivtsev et al. 2004を元に作成)

銀経 銀緯 エラーサークル F3−8 keV F8−20 keV Γ

(deg) (deg) (arcmin) (ct s−1 PCU−1) (ct s−1 PCU−1)

298.81 13.67 9 1.32± 0.13 0.67± 0.15 1.82± 0.41
∗ Fx−y はエネルギー帯が x–y keV のフラックスであり、Γ はベキ型関数の光子指数である。エラーはすべ
て 1σ の不確定性を表している。

表 3.2 INTEGRAL衛星カタログの結果 ∗(Bird et al. 2007; Bird et al. 2010を元に作成)

カタログ版 RA Dec エラーサークル F20−40 keV F40−100 keV 有意度 観測時間

(arcmin) (mCrab) (mCrab) (ks)

第三版 187.007 –48.893 4.3 1.8± 0.3 1.7± 0.5 5.9 336.0

第四版 187.009 –48.894 2.5 1.6± 0.2 1.6± 0.3 10.5 955.6
∗ Fx−y はエネルギー帯が x–y keVのフラックスである。換算量は、20–40 keVの時、1 mCrab=7.57 ×10−12 erg cm−2 s−1

であり、40–100 keVの時、1 mCrab=9.42 ×10−12 erg cm−2 s−1 である。エラーはすべて 90%の不確定性を表している。

3.2 Intermediate Polarへの分類

INTEGRAL衛星で新たに見つかった硬 X線天体を、可視分光観測によってその正体を解明しようと

する研究が行われている (Masetti et al. 2004)。XSSJ12270–4859もそのキャンペーンの中で観測され

た (Masetti et al. 2006)。

可視分光観測によって得られたスペクトルが図 3.1である。スペクトルを見ると、まず、バルマー線が

少なくとも H δ まで観測されること、He Iと He IIの輝線が見えること、さらに赤方偏移が 0であり系内
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天体だと考えられることから、天体は激変星だと思われる。加えて、Balmer decrement (H α/H β など

のフラックス比)が負であること、He II λ4686/H β の等価幅比が 0.5よりも大きいこと、He IIと H β の

等価幅*1が 10 Åよりも大きいことから、この天体は、磁場を持った激変星の IPであると分類された。

この天体を激変星だと仮定して、経験的に、V バンドの絶対等級をMV ∼ 9 mag、V バンドと Rバン

ドのカラーを (V −R) ∼ 0 magだとすると、距離は ∼220 pcとなる。Masetti et al. (2006)で得られた

可視分光観測の結果を表 3.3にまとめた。

その後、Butters et al. (2008) が RXTE 衛星を用いた X 線観測を行い、IP の自転周期に典型的な

859.57 ± 0.64 s の周期を報告 (図 3.2)したことからも、XSSJ12270–4859は IPだと考えられるように

なった。しかし、この観測では、IPでよく見られる電離度の異なる 3本の鉄 Kα輝線 (6.4, 6.7, 7.0 keV)

は観測されなかった (図 3.3)。RXTE衛星のスペクトル解析で得られたパラメーターを表 3.4に示す。

図 3.1 XSS J12270–4859の可視スペクトル (Masetti et al. 2006)。横軸は波長で、縦軸はフラック

ス。記号
L
は地球大気の吸収によるものであり、DIB (Diffuse Interstellar Band)は銀河系内の物

質による吸収である。バルマー系列の輝線や、ヘリウムの輝線が見える。

表 3.3 可視スペクトルのパラメーター ∗(Masetti et al. 2006)

H α H β He II λ4686 R d

等価幅 フラックス 等価幅 フラックス 等価幅 フラックス (mag) (pc)

10.2± 0.8 0.54± 0.04 11.6± 1.7 0.75± 0.11 12.4± 1.9 0.83± 0.12 15.7 ∼220
∗ R は R バンドの等級であり、d は天体を激変星だと仮定した場合の距離。等価幅の単位はÅ であり、フラックスの単位は
10−14 erg cm−2 s−1 である。

*1 通常、可視観測では吸収線に対して等価幅の値を正に取るが、本論文では輝線に対して正の値とする。
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図 3.2 RXTE 衛星による周期探査 (Butters

et al. 2008)。2–10 keVにおける periodogram

である。横軸は日にちで規格化された波数で

あり、縦軸はパワー。曲線は雑音に対する有

意度を表していて、下から順に 95.2%, 99.7%,

99.954%。
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図 3.3 RXTE衛星によって得られた 2–15 keV

の X線スペクトル (Butters et al. 2008)。上段

のパネルはデータ (十字)とモデル (実線)を示し

ており、下段のパネルはモデルからの残差を示し

ている。モデルは、光電吸収を受けたベキ型関数

と、6.5 keVに輝線を仮定している。

表 3.4 X線スペクトルのパラメーター ∗(Butters et al. 2008)

モデル Γ kT EWFe Re-χ2 F2−10 keV

(keV) (keV) (erg cm−2 s−1)

ベキ型関数 1.8± 0.1 — < 0.17 0.8 1.5× 10−11

制動放射 — 14± 1 < 0.08 1.3 1.5× 10−11

∗ Γ はベキ型関数の光子指数、kT は熱制動放射の温度、EWFe は 6.5 keV に鉄の輝線
としてガウシアンを仮定した場合の等価幅、Re-χ2 は reduced カイ二乗、F2−10 keV は
2–10 keV におけるフラックス。水素による光電吸収量は 1.0 × 1021 cm−2 に固定して
いる。

3.3 分類への疑義

XSSJ12270–4859が IPであると種族分類された後、いくつかの観測が行われた。まず、Landi et al.

(2009) によって INTEGRAL 衛星の IBIS 検出器と、Swift 衛星の XRT 検出器を使って X 線スペクト

ルの解析が行われた。彼らは第一に、20–100 keVに感度を持つ INTEGRAL衛星の IBIS検出器のみを

使用してスペクトルフィットを行った。モデルとして、ベキ型関数または熱制動放射を仮定して得られ

た結果が表 3.5である。第二に、0.2–10 keVに感度を持つ Swift衛星の XRT検出器も加えてスペクトル

フィットを行った。2.2.4節で述べたように、IPでは降着柱の高温プラズマからの硬 X線に加え、その硬

X線が白色矮星表面を照らすことで黒体放射の軟 X線が放射されることが期待される。そのため低エネ

ルギー側に黒体放射の成分を加え、熱制動放射モデルを仮定し、Swift 衛星と INTEGRAL 衛星の同時
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フィットを行った結果が図 3.4、表 3.6である。ただし、２つの衛星の観測時期と観測時間は異なるので、

スペクトルは時間平均されている。

次に、Pretorius (2009)は、Masetti et al. (2006)と同様な可視分光観測に加え、可視測光観測も行っ

た。Pretorius (2009)によって得られた可視スペクトルが図 3.5である。彼女の観測では、H αの等価幅

が 21± 2 Åと、Masetti et al. (2006)の観測 (図 3.3)に比べ、二倍程度大きくなっていることが分かっ

た。さらに、時間変動を調べたところ、図 3.6のような可視光度曲線を得た。合計 3 日間の観測を行い、

いずれの観測日でも 1等級以上の大きな変動 (flickering)が見られた。しかし、変動の大きさはほとんど

同じにも関わらず、最初の 2日間の時間変動と、最後の日の時間変動は全く異なる様相を示している。こ

のような振る舞いは通常の IPでは見られない。さらに、得られた光度曲線に対して周期探査を行ったと

ころ、Butters et al. (2008)で報告されている周期を発見することはできなかった (図 3.7)。

Pretorius (2009) の観測によって、XSSJ12270–4859 の正体が IP であることが疑問視されるように

なった。しかし、以上のいずれの研究でも、XSSJ12270–4859の正体は分からなかった。

表 3.5 INTEGRAL衛星によるスペクトルフィットのパラメーター ∗(Landi et al. 2009)

モデル Γ kT Re-χ2 (dof) F20−100 keV

(keV) (erg cm−2 s−1)

ベキ型関数 2.29+0.49
−0.44 — 1.30 (7) —

制動放射 — 42.5+36.0
−15.8 0.94 (7) 2.5× 10−11

∗ 記号の意味は表 3.4と同じである。

図 3.4 Swift 衛星と INTEGRAL 衛星によって得られた 0.4–100 keV のスペクトル (Landi et al.

2009)。上段のパネルはデータ (十字)とモデル (実線)を表し、下段のパネルはデータからの残差を表

している。低エネルギー側が Swift衛星によるデータで、高エネルギー側が INTEGRAL衛星による

データである。
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表 3.6 Swift衛星と INTEGRAL衛星によるスペクトルフィットのパラメーター ∗(Landi et al. 2009)

NH kTbb kT F2−10 keV F20−100 keV Ccalib Re-χ2 (dof)

(cm−2) (eV) (keV) (erg cm−2 s−1) (erg cm−2 s−1)

0.37+0.25
−0.23 × 1021 < 127 33.4+18.4

−10.6 1.2× 10−11 2.3× 10−11 1.60+0.88
−0.56 0.99 (76)

∗ 記号の意味は次の通りである。NH は水素柱密度、kTbb は黒体放射の温度、kT は制動放射の温度、Fx−y は x–y keV におけ
るフラックス、Ccalib は Swift衛星と INTEGRAL衛星の検出器の違いを補正する補正比、Re-χ2 は reducedカイ二乗、dofは
自由度である。

図 3.5 Pretorius (2009)によって得られた可視スペクトル。横軸は波長で、縦軸はフラックス。バル

マー系列の輝線や、ヘリウムの輝線が見える。

図 3.6 可視光度曲線 (Pretorius 2009)。横軸は観測

時間であり、縦軸は V バンド等級。パネルの違いは観

測日の違いを表していて、下から順に 2008年 4月 23

日、24日、29日である。各データ点の積分時間はそれ

ぞれ、10 s、8 s、8 sである。右上の記号は観測 IDを

示している。下の２つのパネルと、上のパネルでは、時

間変動の振る舞いが大きく異なる。

図 3.7 可視周期探査 (Pretorius 2009)。図

3.6をフーリエ変換したものである。上のパネ

ルは 3 日間の観測をすべて足し合わせたもの

であり、下のパネルは個々の観測のもの。図中

央にある垂直線は、Butters et al. (2008) で

報告されている 860 s の周期に対応する周波数

(0.001163 Hz)を示しているが、対応するピーク

は見られない。



31

第 4章

観測装置

本章では、データ取得に使用した X線天文衛星 (4.1節、4.2節、4.3節) および、近赤外線望遠鏡 (4.4節)

について述べる。
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4.1 X線衛星すざく

4.1.1 概要

「すざく」(図 4.1; Mistuda et al. 2007)は、「はくちょう」(1979年)、「てんま」(1983年)、「ぎんが」

(1987年)、「あすか」(1993年)に続く、日本が打ち上げた５番目の X線天文衛星で、日米共同で開発さ

れた。2005年 7月 10日に鹿児島県内之浦から打ち上げられ、宇宙航空研究開発機構 (Japan Aerospace

Exploration Agency, JAXA) の M-V 6 号ロケットにより軌道上へと投入された。すざく衛星は、直径

2.1 m、全長 6.5 m、総重量 1700 kgの衛星であり、高度約 550 kmの略円軌道上を約 96分で周回する。

高高度楕円軌道を周回する米国の Chandra衛星や欧州の XMM-Newton衛星と比較して、軌道が低高度

であるため、地球磁気圏によって荷電粒子由来の検出器雑音 (バックグラウンド)が低減されている。

すざく衛星には、４台の X 線 CCD カメラから構成される X 線撮像検出器 (X-ray Imaging Spec-

trometer, XIS)、硬 X 線検出器 (Hard X-ray Detector, HXD)、X 線マイクロカロリメーター (X-Ray

Spectrometer, XRS)の３種類の観測装置が搭載されている。しかし、XRSは衛星を軌道投入した後に、

冷却剤であるヘリウムを消失したことにより、観測不能となった。XISの４台の CCDカメラと XRSは、

５つの X線望遠鏡 (X-Ray Telescope)の焦点面に置かれている (図 4.1)。

すざく衛星の最大の特徴は、0.2–12 keVに感度を持つ XISと、10–600 keVに感度を持つ HXDを組

み合わせることにより、エネルギー帯が３桁にもおよぶ広帯域観測が行えることである。すざく衛星の基

本性能を表 4.1にまとめた。

なお、XISを天体の中心に向けて観測を行った場合、HXDは光軸が 3.′5ほどずれているため、観測さ

れるフラックスは、HXDを天体の中心に向けて観測を行った場合と比べて、約 10%ほど小さくなる。逆

に、HXDを中心として観測した場合は、XISで観測されるフラックスが 10%ほど小さくなる。そのた

め、目的とする科学に合わせて、XISを光軸の中心として観測するか (XIS nominal position)、HXDを

光軸の中心として観測するか (HXD nominal position)を選ぶことができる。

4.1.2 X線望遠鏡

X 線は屈折率が小さく、可視光望遠鏡のように光を屈折によって集光することが難しい。そのため X

線を集光するためには、入射角が小さい角度から X線を入射する全反射や、周期的な多層膜構造の干渉

によって強度を大きくし反射率を高めるブラッグ反射を利用する方法が取られる。

すざく衛星搭載の X線望遠鏡 (図 4.2; Serlemitsos et al. 2007)の光学系は、Wolter I型の光学系を円

錐２段で近似している。Wolter I型の光学系とは、全反射の技術を利用し、回転放物面と回転双曲面で２

回全反射させ、光軸から外れた方向での像の収差を小さくした光学系である。X 線望遠鏡は、焦点面に

XISを置く４台の XRT-I (焦点距離 4.75 m)と、焦点面に XRSを置く１台の XRT-S (焦点距離 4.50 m)

から構成される。口径はすべて 40 cmである。反射鏡は、アルミの薄板にレプリカ法で形成した鏡面を、

同心円上に複数枚 (XRT-Iは 175枚、XRT-Sは 168枚) 並べて形成している。これにより、軽量かつ大

きな有効面積を実現している。

レプリカ法の導入により鏡面形状精度が向上し、全光量の約半分が直径 2′ の円内に含まれる (Half-

Power Diameter, HPD)。XRT-Iと XISを組み合わせることで X線撮像が可能となるが、X線望遠鏡の
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図 4.1 すざく衛星の外観図。左図はすざく衛星の軌道である (The Suzaku Technical Description

より)。右図はすざく衛星に搭載されている各装置の位置を表したもの (Mistuda et al. 2007)。

図 4.2 すざく衛星に搭載されている X線望遠鏡の外観図 (Serlemitsos et al. 2007)。左図は実際の

XRT-Iであり、右図は XRT-Iと XRT-Sの配置を表す。

応答特性により、点源は広がりを持ったイメージとなる (図 4.3)。

4.1.3 X線 CCDカメラ (XIS)

CCDカメラは、半導体検出器を二次元アレイ状に並べたものである。あるエネルギー E の X線光子が

半導体の空乏層に入射すると、光電効果により光電子が生成される。生じた光電子はエネルギーを失うま

で半導体物質と衝突し (電離損失)、電子・正孔対がつくられる。生成される電子・正孔対の数は、おおよ
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表 4.1 すざく衛星の基本性能 (Mitsuda et al. 2007を元に作成)

衛星 軌道遠地点高度 568 km

軌道周期 96 min

軌道傾斜角 31◦

観測効率 ∼43%

XRT 焦点距離 4.75 m

視野 ∗ ∼17′ at 1.5 keV

∼13′ at 8 keV

有効面積 440 cm2 at 1.5 keV

250 cm2 at 8 keV

空間分解能 2′ (HPD)

XIS 視野 17.′8 × 17.′8

エネルギー帯 0.2–12 keV

エネルギー分解能 ∼130 eV at 6 keV (FWHM)

有効面積 330 cm2 (FI), 370 cm2 (BI) at 1.5 keV

160 cm2 (FI), 110 cm2 (BI) at 8 keV

時間分解能 8 s (normal mode), 7.8 ms (P-sum mode)

ピクセル数 1024 × 1024 pixels

HXD 視野 34′ × 34′ (. 100 keV)

4.◦5 × 4.◦5 (& 100 keV)

エネルギー帯 10–70 keV (PIN)

40–600 keV (GSO)

エネルギー分解能 ∼3.0 keV (PIN, FWHM)

7.6/
√

EMeV% (GSO, FWHM)

有効面積 ∼160 cm2 at 20 keV

∼260 cm2 at 100 keV

時間分解能 61 µs

∗ 有効面積が、光軸における有効面積の半分になる直径で定義

そ E/W 個となる。ここでW は半導体物質の平均電離エネルギーであり、ケイ素 (Si)の場合、∼3.65 eV

である。X線 CCDカメラは通常の可視光 CCDカメラとは異なり、生成された電子の数を数えることに

よって、入射した X線光子のエネルギーを測定できる。また、可視光 CCDカメラは、受光用素子と電荷

転送用素子が相互に並ぶインターライン方式が用いられているが、X線 CCDカメラは、電荷転送用素子

に一度に電荷を転送するフレームトランスファー方式が用いられている。そのため、非常に明るい天体
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図 4.3 X線望遠鏡の集光性能 (Serlemitsos et al. 2007)。実際に XIS 0で天体 SSCygを観測した

データを使用している。左図は、得られたイメージ (カウントに対して対数表示)。中央図は、横軸

に光軸からのずれを、縦軸に輝度をとったグラフで、点源の広がりを表す Point Spread Function

(PSF)を表している。右図は、横軸に光軸からのずれを、縦軸に有効面積をとったグラフで、Encircled

Energy Function (EEF)を表している。

を観測した場合、CCDの露光・電荷転送時間の間に１つのピクセル*1に２つ以上の X線光子が入射する

と、これらを区別することができず、２つの光子エネルギーの和を持つ１つの光子だと判別されてしまう

(パイルアップ)。

XIS (図 4.4; Koyoma et al. 2007) は、４台の X 線 CCD (Charge Coupled Device) カメラから構

成される検出器であり、それぞれ X 線望遠鏡の焦点面に位置している。半導体素子として Si が用いら

れている。0.2–12 keV に感度を持ち、天体の測光、分光が同時に行える。４台の CCD カメラのうち、

３台 (XIS 0, 2, 3) は表面照射型 (Front-Illuminated, FI) であり、１台 (XIS 1) は裏面照射型 (Back-

Illuminated, BI) である。FI は X 線を電極側から入射させる型であり、エネルギー分解能に優れるが、

低エネルギー側の X線は電極や絶縁層で吸収されてしまい、検出効率が悪い。一方、BIは X線を電極の

裏側から入射させる型であり、エネルギー分解能が FIに劣るものの、低エネルギー側で高い検出効率を

有する (図 4.5)。

軌道上でエネルギーの絶対精度を較正するために、各 CCDの２つの角には較正線源である 55Fe(半減

期 2.7年) が取り付けられている (図 4.6)。この線源はMn I Kα (5.9 keV)、Mn I Kβ (6.5 keV)の特性

X線を放射する。

XISは X線望遠鏡と組み合わせることにより、17.′8 × 17.′8の視野を持つ。それぞれ 1024 × 1024のピ

クセル数を持ち、時間分解能は、Normal modeの場合 8 s、Parallel-sum clocking mode (P-sum mode)

の場合 7.8 msである。さらに、Normal modeには BurstオプションとWindowオプションを付けるこ

とができる。Burstオプションとは、通常は CCDを 8 s露光するのに対し、最初の何秒かのイベントを

捨ててしまうオプションである。これによって、明るい天体でパイルアップを防ぐことができる。一方、

Windowオプションとは、CCD全体を読み出すのではなく、CCDの何分の一かのピクセルのみを読み

出すオプションである。これによって、CCDを素早く読み出せるので、時間分解能を挙げることが可能

となる。BurstオプションとWindowオプションは同時に使用することができる。

*1 より正確には、すざく衛星の場合、あるピクセルの周り 3× 3もしくは 5× 5 ピクセルを使用して X線イベントを判別して
いるため、1フレームの読み出し時間内にこれらのピクセルに X線光子が入射するとパイルアップとなる。



36 第 4章 観測装置

XIS 2 は、2006 年 11 月 9 日に生じた不具合 (微小塵の衝突によるものと考えられている) により観

測不能となった。そのため、残る３台の XIS による打ち上げ時の全有効面積は、1.5 keV のエネルギー

を持つ X 線に対して 1030 cm2 であり、また、エネルギー分解能は 6 keV の X 線に対して ∼130 eV

である。ただし、打ち上げからの経過時間とともに、人工衛星からのアウトガスなどの汚染物質による

Contaminationの付着や、CTI (Charge Transfer Inefficiency)の増加によって、有効面積とエネルギー

分解能は変化する。さらに、2006年 10月から、エネルギー分解能の劣化を押さえるために、人工的に電

荷を注入し CCDの格子欠陥を埋める技術 (Spaced-row Charge Injection, SCI)が使用されている。

図 4.4 すざく衛星に搭載されている X 線 CCD カメラ (XIS) の外観図 (Koyama et al. 2007)。左

図は実際の XISであり、右図は XISの断面図。

4.1.4 硬 X線検出器 (HXD)

硬 X線領域では、天体からの信号はおおよそエネルギーとともにベキ型関数的に減少する。そのため、

バックグラウンドの影響が大きくなり、感度の良い観測を行うためにはバックグラウンドの低減が非常に

重要となる。バックグラウンドには、検出器正面から入射するものに加え、視野外から検出器に入射する

もの、検出器内部に起因するものなどが挙げられる。これらのバックグラウンドを低減するために開発さ

れたのが井戸型フォスイッチカウンターである。

HXD (図 4.7; Takahashi et al. 2007; Kokubun et al. 2007)は、非撮像型の硬 X線検出装置であり、

16本の井戸型フォスイッチカウンター (Wellユニット)と、その周りを囲んだ 20本の BGO結晶のアン

チカウンター (Antiユニット)から構成される。Antiユニット自身を veto検出器としてWellユニット

を取り囲むことにより、視野外から入射した雑音を検出できるため、よりバックグラウンドを低減するこ

とが可能となっている (アクティブシールド)。

Well ユニットは、PIN 型半導体検出器 (HXD/PIN)と GSOシンチレーター (HXD/GSO)を上下に
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図 4.5 XIS FI/BIのエネルギーに対する

量子効率の比較図 (Koyama et al. 2007)。

横軸はエネルギーで、縦軸は量子効率。FI

は高エネルギー側で量子効率が高いが、低

エネルギー側で低い。逆に BI は高エネル

ギー側で量子効率が低いが、低エネルギー

側で高い。

図 4.6 XIS CCD の概略図 (Koyama et al.

2007)。1024 × 1024 ピクセルの CCD は、A,

B, C, D の４つのセグメントで構成される。A

と D セグメントの角には、較正用の線源である
55Feが取り付けられている。

重ね合わせている (図 4.8)。PINと GSOには HV (High Voltage)ユニットによって、電圧がかけられて

いる。低いエネルギーの硬 X線は PINで検出され、高いエネルギーの硬 X線は PINを通り抜けて、そ

の下にある GSOによって検出される。PINは 10–70 keVに感度を持ち、GSOは 40–600 keVに感度を

持つ。

BGOの井戸部はアクティブコリメーターの役割を果たし、視野を 4.◦5 × 4.◦5に絞る。低エネルギー側

の PINでは、井戸部に取り付けられた厚いリン青銅によって視野外からの X線は吸収されるため (パッ

シブファインコリメーター)、視野はさらに絞られ、34′ × 34′ となる (図 4.9)。
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図 4.7 すざく衛星に搭載されている硬 X線検出器 (HXD)の外観図 (Takahashi et al. 2007)。左図

は実際の HXDであり、右図は HXDの断面図。

図 4.8 HXD Well ユニットの断面図

(Takahashi et al. 2007)。PIN 型半導体

の下に GSOシンチレーターが取り付けら

れている。ファインコリメーターによっ

て、視野が狭められている。

図 4.9 HXD の 位 置 に 対 す る 応 答 関 数

(Kokubun et al. 2007)。かに星雲を観測して

得たデータを元に作成している。横軸は光軸の

X軸からのずれを表し、縦軸は単位時間当たりの

カウントを表している。ファインコリメーター

の存在によって、光軸から外れるにしたがって、

天体からの信号が弱くなる。
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4.2 X線衛星 RXTE

4.2.1 概要

Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE; 図 4.10; Bradt et al. 1993) 衛星は、1995 年 12 月 30 日に

NASA (National Aeronautics and Space Administration)によって打ち上げられた米国の X線衛星で

ある。デルタ IIロケットによって、高度約 600 m、軌道傾斜角 23◦ の軌道上へと運ばれた。14年以上の

長期にわたって観測を続け、豊富なアーカイブデータを有することが特徴である。また、多波長同時観測

を特別観測時間枠を使って行うなど、他の衛星と比較して衛星運用が柔軟であり、多くの科学的成果を生

み出してきた。

RXTE には、５台の比例計数管 (Proportional Counter Array, PCA)、それぞれ４つの NaI/CsI

シンチレーションカウンターから構成される２台のクラスター検出器 (High-Energy X-ray Timing

Experiment, HEXTE)、全天モニター用の３台の広角カメラ (All Sky Monitor, ASM) の３種類の検出

器が搭載されている。それぞれの検出器の特徴を表 4.2にまとめた。

図 4.10 RXTE 衛星の外観図。左図はイメージ (http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/

xtegof.html より)。右図は各装置の位置を示したもの (http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/

xte/learning_center/what_is_RXTE.htmlより)。

表 4.2 RXTE衛星に搭載されている装置の基本性能 (Bradt et al. 1993を元に作成)

装置名 面積 エネルギー帯 視野 (FWHM) 時間分解能 感度 (必要時間)

(cm2) (keV) (mCrab)

PCA 6250 2–60 1◦ × 1◦ ∼ 1 µs 0.1 (10 min)

HEXTE 1600 20–200 1◦ × 1◦ 10 µs 1 (105 s)

ASM 90 2–10 0.◦2 × 1◦ 1.5 h 30 (1.5 h)

http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/xtegof.html
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/xtegof.html
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/learning_center/what_is_RXTE.html
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/learning_center/what_is_RXTE.html
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4.2.2 X線比例計数管 (PCA)

比例計数管は、X線天文学の黎明期より X線観測に使用されてきた装置である。装置には希ガスが封

入され、高電圧が印加されている。ここに X線が入射すると、光電効果によって希ガスに吸収され、最

内殻電子は光電子として放出される。空いた内殻に外殻電子が遷移すると、そのエネルギー差に対応する

特性 X線もしくはオージェ電子が放出される。放出された電子は、比例計数管に印加された電圧によっ

てエネルギーを得る。すると他の希ガスと衝突し、再び電子を放射することになる。以上のことが繰り返

される。これらの過程で生成された電子は、入射した X線のエネルギーに比例するので、生成された電

子を計測することで X線のエネルギーを測定できる。

PCA は５台の比例計数管 (Proportional Counter Unit, PCU; 図 4.11; Jahoda et al. 1996; Jahoda

et al. 2006)から構成される。PCAの上部にはプロパンが封入された veto層があり、その下部にはキセ

ノン (Xe)が封入された層がある。Xe層は３つの層から構成され、さらに各層は左右２つの層に分かれて

いて、それぞれ 1L, 1R, 2L, 2R, 3L, 3Rと呼ばれている。すべての PCUを合わせて 6250 cm2 もの大

面積を持ち、視野は 1◦ × 1◦ (FWHM)である。2–60 keVに感度を持ち、エネルギー分解能は 6 keVで

∼1 keV、22 keVで ∼1.8 keVである。

図 4.11 RXTE衛星に搭載されている比例計数管 (PCA)の外観。左図は PCAの写真である (http:

//heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/learning_center/pca.html より)。右図は PCU の構成

図 (Jahoda et al. 2006)。frame 1はプロパンの陽極、frame 2は一番上の Xe層、frame 3–5は二、

三番目の Xe層と、Xeの veto層を表している。

http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/learning_center/pca.html
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/learning_center/pca.html
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4.3 X線衛星 Swift

4.3.1 概要

Swift衛星 (図 4.12; Gehrels et al. 2004)は、1999年の NASA中型衛星計画 (medium-size explorer,

MIDEX) として採用され、2004 年 11 月 20 日に打ち上げられた衛星である。デルタ 7320 ロケットに

よって、高度約 600 km、軌道傾斜角 20.◦6の軌道上へと運ばれた。

Swiftは、γ 線バースト (Gamma-Ray Burst, GRB)観測を主目的とした衛星であり、GRB観測に特

化した３種類の装置が搭載されている。バーストアラート望遠鏡 (Burst Alert Telescope, BAT)は、広

視野を持つ符号化マスクの γ 線撮像検出器であり、常時全天をモニターし、GRBの発見・監視を目的と

している。X線望遠鏡 (X-Ray Telescope, XRT)は、X線望遠鏡と X線 CCDカメラから構成される装

置である。紫外線可視光望遠鏡 (Ultraviolet/Optical Telescope, UVOT)は、紫外線、可視光の測光観測

を行う装置である。各装置の基本性能を表 4.3にまとめた。

BATで GRBを検出した場合、70秒以内の短時間で自動的に衛星を GRB発生の方向へ向け、XRTと

UVOTの観測を行う。これにより、GRBが発生した正確な位置を求め、また残光 (afterglow)の観測が

可能となる。GRBが発生していない時間帯を利用して、様々な天体の指向観測を行う。

X-Ray Telescope (XRT)

BAT Power Supply Box

UV/Optical Telescope 

(UVOT)

Solid State 

Recorder

Integrated Electronics 

Module (IEM)

Magnetometer (2)

XRT Radiator

Power Distribution 

Unit (PDU)

BAT Image 

Processors (2)

Torquerods 

(3)

Solar Array 

Wing (2)

Burst Alert Telescope 

(BAT)

Star Trackers (2)

Coarse Sun 

Sensors
+ X Antennas

Sun Shade

Reaction 

Wheel (6)

NiH
2
 Battery

-X Antennas

XRT Electronics

Transponder (2)

図 4.12 Swift 衛星の外観図。左図は Swift 衛星と３種類の観測装置の位置を示したもの (Gehrels

et al. 2004)。右図は各装置の位置を詳細に示したもの (Swift Explore News Media Kitより)。

4.3.2 X線望遠鏡 (XRT)

XRT (図 4.13; Burrows et al. 2005)は、X線望遠鏡と X線 CCDカメラから構成される X線撮像分

光装置である。Wolter I型の光学系 (口径 0.51 m、焦点距離 3.5 m)の焦点面に CCDカメラが配置され

ている。0.2–10 keVに感度を持つ。エネルギー分解能は 5.9 keVにおいて 140 eVであり、有効面積は

1.5 keVで ∼125 cm2、8.1 keVで ∼20 cm2 である (図 4.14)。視野は 23.′6四方であり、天体の位置を 3′′

の精度で決定できる。
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表 4.3 Swift衛星の基本性能 (Gehrels et al. 2004を元に作成)

衛星 軌道高度 584 × 601 km

軌道周期 ∼95 min

軌道傾斜角 20.◦6

質量 1450 kg

BAT 検出器 CdZnTe

エネルギー帯 15–150 keV

エネルギー分解能 3.3 keV at 60 keV (FWHM)

検出器面積 5240 cm2

有効面積 2.7 m2

視野 100◦ × 60◦ (half-coded)

XRT 検出器 E2V CCD-22

望遠鏡 JET-X Wolter I

エネルギー帯 0.2–12 keV

エネルギー分解能 190 eV at 10 keV

有効面積 110 cm2 at 1.5 keV

視野 23.′6× 23.′6

ピクセル数 600 × 602 pixels

空間分解能 18′′ at 1.5 keV (HPD)

UVOT 検出器 Intensified CCD

望遠鏡 Modified Ritchey-Chrétien

波長帯 1700–6000 Å

口径 30 cm

視野 17′ × 17′

ピクセル数 2048 × 2048 pixels

空間分解能 0.′′9 at 350 nm (FWHM)

天体の明るさや、目的とする物理量に合わせて、CCDには４種類の読み出しモードが用意されている。

Image mode (IM)は、通常の X線 CCDが一つ一つの光子イベントを検出するのに対し、可視光 CCD

のように光子の総和を得る観測モードである。そのため分光ができないが、天体の位置をより正確に決定

することができる。露光時間は 0.1 s、または 2.5 sである。Photodiode mode (PD)は、空間情報を犠

牲にする代わりに、0.14 msという非常に高い時間分解能を持つ観測モードである。CCDの読み出しを

各列を積算し、さらにそれらを足し合わせることで、高い時間分解能を達成している。結局、CCD全体

を一度に読み出すことになるので、イメージを得ることはできない。目的とする天体の周囲に天体が少

なく、かつ非常に明るい天体の場合にのみ使用が可能となる。Windowed-timing mode (WT)は、CCD

のピクセル 10 行を 1 行にまとめ、さらに CCD の視野の 1/3 である 200 列のピクセルのみを読み出す

観測モードである。そのため、時間分解能は 1.8 ms を達成するが、得られる空間情報は一次元となる。
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Photon-counting mode (PC)は、通常の X線 CCDの観測モードと同様のモードであり、CCDにある

すべてのピクセルを使用する。測光と分光を同時に行えるが、2.5 sごとに CCDの読み出しを行うため、

時間分解能が低下する。

図 4.13 Swift 衛星に搭載されている X 線望遠鏡 (XRT) の外観図 (Burrows et al. 2005)。左図は

XRTのミラー部分であり、右図は XRTの装置図である。

図 4.14 XRT PCモードのエネルギーに対する有効面積 (http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/

heasarc/caldb/swift/docs/xrt/spie05_romano.pdfより)。横軸はエネルギーで、縦軸はエネル

ギーに対する有効面積を表している。

http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/caldb/swift/docs/xrt/spie05_romano.pdf
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/caldb/swift/docs/xrt/spie05_romano.pdf
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4.4 近赤外線望遠鏡 IRSF

4.4.1 概要

IRSF (InfraRed Survey Facility; 図 4.15)望遠鏡は、名古屋大学および国立天文台が、南アフリカ天

文台 (South African Astronomical Observatory, SAAO)のサザーランド観測所に設置した観測施設で

ある。東経 20◦48′38′′、南緯 32◦22′48′′ に位置し、標高は 1761 mである (図 4.16)。このサイトにおける

晴天率は約 50%であり、典型的なシーイングサイズは 0.′′9である。

IRSF は、近赤外線領域における大小マゼラン雲のサーベイ観測を主目的としている。観測装置とし

て、測光観測用の SIRIUS (Simultaneous-color InfraRed Imager for Unbiased Surveys)装置と、偏光

観測用の SIRPOL (SIRIUS POLarimetry mode)装置がある。後者は前者に偏光素子を付加したもので

ある。2000年 11月 15日から観測を開始した。その特徴は、SIRIUSによる J , H, Ks バンドの３色同

時測光観測が可能なこと、視野が 7.′7四方と広いこと、検出器の読み出しが非常に速いこと、SIRPOLに

よって３色同時偏光観測が可能なことである。2MASS (Two Micron All Sky Survey; Skrutskie et al.

2006)よりも位置分解能に優れ、長い時間の積分を行うため、数等級深いところまで観測ができる。さら

に、ほとんど自動的に観測を行うことができるので、非常に高い効率でサーベイ観測が実行できる。

IRSFの光学系は、放物面を持つ 1.4 mの主鏡と、凸型双曲面を持つ 0.4 mの副鏡からなる古典的カセ

グレン焦点のオフナー光学系であり、架台は経緯儀式である (図 4.17)。

赤外線観測用の検出器では、可視観測用の CCDと比較してバッドピクセルの割合が無視できないほど

多いため、赤外線観測でディザリングという手法がよく使用される。ディザリングとは、露光ごとに望遠

鏡の向く方向を少しずつ変化させて観測を行う、観測手法のことである。望遠鏡を動かす大きさのことを

ディザリング半径という。図 4.18に IRSF望遠鏡のディザリングの例を示す。典型的な 10ディザリング

の観測を行った場合、一回のディザリングに 20秒程度のオーバーヘッドが発生する。

4.4.2 近赤外線撮像装置 (SIRIUS)

SIRIUS (図 4.19; Nagashima et al. 1999; Nagayama et al. 2003) は、近赤外線用の撮像装置であ

る。２枚のダイクロイックミラーによって波長を分け (図 4.17右)、それぞれの集光位置に置かれた３台

の HgCdTe検出器 (米 Rockwell社の HAWAIIアレイ検出器)によって、J (1.25 µm)、H (1.63 µm)、

Ks (2.41 µm)バンドの３色同時測光が可能である。HgCdTe検出器は 1024 × 1024ピクセルを持ち、１

ピクセル当たりに見込む角は 0.′′45 pixel−1 であるから、視野は 7.′7 × 7.′7である。読み出し速度が非常

に速く、一回の読み出しにかかる時間は、約 5秒である。

15 分の積分で、S/N 比 (Signal to Noise ratio) を 10σ で検出する場合の限界等級は、J バンドで

19.2 mag、H バンドで 18.6 mag、Ks バンドで 17.3 magである。基本的な SIRIUSの性能を表 4.4にま

とめた。
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図 4.15 IRSF観測所の外観。2009年 3月撮影。

図 4.16 IRSF 観 測 所 の 位 置 。南 ア フ リ

カ 共 和 国 の 、サ ザ ー ラ ン ド 村 に 位 置

する (http://www.z.phys.nagoya-u.ac.jp/

~nagata/map_sutherland.jpgより)。

Filter

Dichroic Mirror

Detector
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FConversionLenses
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from
telescope

図 4.17 IRSF 望遠鏡の光学系。左図は IRSF 望遠鏡の外観図 (Kandori et al. 2006)。右図は

SIRIUSの光学系の概念図 (Nagayama et al. 2003)。ダイクロイックミラーによって、３色同時測光

観測が可能であることが分かる。

4.4.3 近赤外線偏光装置 (SIRPOL)

自然光は様々な位相の光が混ざり合っているため偏光しておらず、例えばレーザー光などは位相がそ

ろっているため偏光している。電磁波の振動面が常に一定のものを直線偏光といい、光の進行方向から見

http://www.z.phys.nagoya-u.ac.jp/~nagata/map_sutherland.jpg
http://www.z.phys.nagoya-u.ac.jp/~nagata/map_sutherland.jpg
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1 (0.0, 0.0)

2 (9.7,2.6)

3 (5.7, 8.2)

4 (-0.1,9.9)
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8 (2.6, 9.7)

9 (4.2, -9.1)

10 (9.1,-4.2)
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図 4.18 IRSF 望遠鏡におけるディザリングの例 (Nagayama 2004)。一回の観測で、ディザリング

を 10回行う場合。丸で示した場所がディザリング位置であり、1–10の番号は観測する順番を示して

いる。観測番号の隣の括弧のついた数字は、ディザリング半径を 10′′ とした場合の (RA, Dec) 方向

のオフセット量を表している。初めに目的天体を中心とした観測を行った後、２回目以降は水平から

15◦ 離れた位置から 40◦ ずつずらして観測を行う。

図 4.19 SIRIUSの外観とその内部 (Nagayama et al. 2003)。左図が外観で、右図が内部の様子。

て振動ベクトルが円を描くものを円偏光*2、楕円を描くものを楕円偏光という。単色の電磁波は一般に楕

円偏光をしている。

偏光状態を表す量として、ストークスパラメーターがある。例えば、x 軸方向の電場を Ex =

E1 cos (ωt + φ1)、y 軸方向の電場を Ey = E2 cos (ωt + φ2) と定義する。ここで E1, E2 は x, y 軸方

向の電場の大きさであり、ω は振動数、tは時刻、φ1, φ2 は位相のずれである。ここで、ストークスパラ

*2 円偏光の回転の向きを表す量として、ヘリシティーがある。ヘリシティー h は、電磁波の波数ベクトルを ~k、スピンベクト
ルを ~sとして、h ≡ ~s · ~k/|~s||~k|で定義される。
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表 4.4 SIRIUSの基本性能 (Nagayama et al. 2003を元に作成)

検出器 HgCdTe (HAWAII) × 3

ピクセル数 1024 × 1024

視野 7.′7 × 7.′7

中心波長 1.25 µm (J) 1.63 µm (H) 2.14 µm (Ks)

波長幅 0.17 µm (J) 0.30 µm (H) 0.32 µm (Ks)

限界等級 ∗ 19.2 mag (J) 18.6 mag (H) 17.3 mag (Ks)

バッドピクセルの割合 1.88% (J) 0.04% (H) 0.07% (Ks)

1 ADUあたりの電子数 5.5 e− (J) 5.3 e− (H) 5.8 e− (Ks)

システム効率 27.5% (J) 36.4% (H) 39.3% (Ks)

重量 ∼150 kg
∗ 15分の積分で S/N=10σ 検出の場合

メーター I, Q,U, V を以下で定義する。

I ≡ E2
1 + E2

2

Q ≡ E2
1 − E2

2

U ≡ 2E1E2 cos (φ1 − φ2)

V ≡ 2E1E2 sin (φ1 − φ2)

I は電磁波の強度に関係する量である。円偏光の場合、U = Q = 0であるから、これらは円偏光に関係す

る量であり、直線偏光の場合、V = 0でありから、これは円偏光の度合いに関係する量である。ストーク

スパラメーターと偏光状態の関係を表 4.5にまとめた。

SIRPOL (図 4.20; Kandori et al. 2006)は、偏光素子と波長板回転機構から構成される偏光観測用の

装置である。偏光素子は、入射した光の位相を λ/2だけ変化させる 1/2波長板である。その原理は、異

方性を持った物質に光が入射すると、光の偏光方向によって異なる屈折率を持つため (複屈折)、各偏光成

分が物質を通過する時間に差が生じ、位相差が生まれるからである。2005年 12月 25日から観測が開始

された。装置を SIRIUSの上部に取り付けて使用する (図 4.17左)。

SIRIUSと組み合わせて使用することにより、SIRIUSと同様に、J、H、Ks バンドの３色同時偏光観

測が可能で、視野も 7.′7 × 7.′7と広い。観測モードには、直線偏光モード (LP mode)と、円偏光モード

(CP mode)がある。

偏光素子を入れることにより、天体からの光量が半減してしまうため、SIRIUSと同様の限界等級であ

る 19.2 (J)、18.6 (H)、17.3 (Ks) magを 15分の積分をしても、得られる S/N比は 5σ である。

SIRPOLの観測時には、入射光子の位相を遅らせる 1–2.5 µmの波長板が 0.◦0、45.◦0、22.◦5、67.◦5 の

角度位置で回転するので、それそれの角度の光子強度を測定することによって、偏光が測定できる。ス

トークスパラメーター I, Q, U は、

I = (I0.◦0 + I45.◦0 + I22.◦5 + I67.◦5)/2
Q = I0.◦0 − I45.◦0

U = I22.◦5 − I67.◦5
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として求まる。ここで、Ix は、波長板回転角が xの時のインテンシティーである。ストークスパラメー

ターが求まると、偏光度 P と、偏光角 θ は、

P =
√

Q2 + U2/I

θ = 1/2 arctan (U/Q)

から求まる。明るい天体を観測した場合、偏光度の決定精度は 0.3%であり、偏光角の決定精度は±5%で

ある。基本的な SIRPOLの性能を表 4.6にまとめた。

表 4.5 偏光状態とストークスパラメーターの関係 ∗(「現代の天文学 15 宇宙の観測 I —光・赤外線天

文学」を元に作成)

I Q U V 偏光状態

1 1 0 0 θ = 0◦ に完全直線偏光した光

1 –1 0 0 θ = 90◦ に完全直線偏光した光

1 0 1 0 θ = 45◦ に完全直線偏光した光

1 cos 2θ sin 2θ 0 θ 方向に完全直線偏光した光

1 0 0 1 完全右偏光した光

1 0 0 –1 完全左偏光した光

1 0 0 0 無偏光の光

∗ ここで θ とは、楕円の長軸と x軸のなす角として定義

図 4.20 SIRPOL の外観図 (Kandori et al. 2006)。左図は SIRPOL の偏光素子と波長板回転機構

の外観図。右図は SIRIUSと組み合わせた際の光学系の概念図。
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表 4.6 SIRPOLの基本性能 ∗(Kandori et al. 2006を元に作成)

偏光素子 石英、フッ化マグネシウム

ピクセル数 1024 × 1024

視野 7.′7 × 7.′7

限界等級 † 19.2 mag (J) 18.6 mag (H) 17.3 mag (Ks)

波長板回転角 0.◦0, 45.◦0, 22.◦5, 67.◦5

偏光度の精度 0.3% for J < 15.0, H < 14.5, Ks < 13.0 mag

< 1% for J < 16.5, H < 15.7, Ks < 14.5 mag

< 3% for J < 17.5, H < 17.0, Ks < 15.7 mag

偏光角の精度 < 3◦ for J , H, Ks

補正角 105◦

偏光効率 95.5% (J) 96.3% (H) 98.5% (Ks)

最短積分時間 1.6 s
∗ LP modeの場合
† 15分の積分で S/N=5σ 検出の場合
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第 5章

観測とデータ処理

XSSJ12270–4859を研究するために、X線観測では、すざく衛星、RXTE衛星、Swift衛星を使用し、

近赤外線観測では、IRSF望遠鏡を使用した。本章では、行った観測の詳細と、データ処理について述べ

る。データ処理で使用したソフトウェアは、すざく衛星、Swift 衛星には HEADAS *1 version 6.5 を、

RXTE衛星には HEADAS version 6.6を、IRSF望遠鏡には IRAFである。

すざく衛星 (5.1節)は、主に天体の時間変動、および良質のスペクトルを得るために用いた。RXTE衛

星 (5.2節)は、天体の時間変動を調べるとともに、IRSF望遠鏡と X線・近赤外線同時観測を行い、多波

長による振る舞いの違いを調べるために用いた。Swift衛星 (5.3節)は、すざく衛星、RXTE衛星とは異

なる時期における天体の時間変動を調べるために用いた。IRSF望遠鏡 (5.4節)は、X線と同時観測を行

うとともに、近赤外線領域における天体の時間変動、および偏光の状態を調べるために用いた。

Contents

5.1 X線衛星すざく . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52

5.1.1 観測 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 52
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*1 http://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/
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5.1 X線衛星すざく

5.1.1 観測

我々はすざく衛星を用いて、XSSJ12270–4859の観測を 2008年 8月 8–9日に行った (PI: K. Ebisawa)。

観測 IDは 403029010である。観測はXISを天体の中心に向けて行われた (XIS nominal position)。XIS

の観測モードは、フレーム時間 8秒のノーマルクロックモードである。

XISのエネルギー分解能は、衛星の打ち上げから時間の経過とともに劣化するが、本観測時には、SCI

により電荷注入が行われ、エネルギー分解能の低下が押さえられており、観測時の 5.9 keVにおけるエネ

ルギー分解能は、150–190 eV (FWHM)である。

5.1.2 データ処理

本研究には XISおよび、HXD PINのデータを用いる。40 keV以上に感度を持つ HXD GSOは、こ

のエネルギー帯ではバックグラウンドが高くなり、XSSJ12270–4859程度の強度の天体からは、高エネ

ルギー放射の検出が難しいことから使用しない。

データ校正は、標準的なパイプラインプロセス version 2.2を用い、以下の条件を満たすデータのみを

使用した。XISについては、(1) ASCAグレードが 0, 2, 3, 4, 6であり、X線イベントと見なせるもの、

(2) ピクセルのステータスが 0から 524287の間であり、バッド CTE (Charge Transfer Efficiency)コラ

ムと SCIに関係する行を除いたもの、(3) 衛星が姿勢変更 (maneuver)していない時間であること、(4) 目

的天体と、衛星が向いている方向のずれが 1.′5よりも小さいこと、(5) 衛星のテレメトリー状態が super

high, high, mediumのいずれかであること、(6) 衛星が SAA (South Atlantic Anomaly)を通過中でな

いこと、(7) SAA通過後、436秒経過していること、(8) 衛星が観測している方向と、地球縁のなす角が

5◦ より大きいこと、(9) 衛星が観測している方向と、昼地球縁のなす角が 20◦ より大きいこと、である。

HXD PINについては、以下の条件を満たすデータを用いた。(1) Wellユニットが検出したイベントの

うち、PINで検出したもの、(2) 衛星が姿勢変更していない時間のイベントであること、(3) 目的天体と、

衛星が向いている方向のずれが 1.′5よりも小さいこと、(4) 8つの HVユニットの電圧が低下していない

こと、(5) 衛星が SAA通過中でなく、SAA通過後 500秒経過していること、あるいは SAA通過の 180

秒よりも前であること、(6) Cut-Off Rigidity (COR)が、6 GV/cよりも大きいこと、(7) 衛星が観測し

ている方向と、地球のなす角が 5◦ より大きいこと、(8) テレメトリーが飽和していないこと、である。

以上のデータ校正の結果、XISの有効観測時間は ∼30 ks、HXD PINの有効観測時間は ∼35 ksであ

る。観測のログを表 5.1にまとめた。

表 5.1 すざく衛星の観測ログ

観測 ID 観測装置 観測開始時刻 (UT) 観測終了時刻 (UT) 有効観測時間

年月日 時刻 年月日 時刻 (ks)

403029010 XIS 2008-08-08 23:13:07 2008-08-09 15:33:14 29.6

PIN 34.6



5.2 X線衛星 RXTE 53

5.2 X線衛星 RXTE

5.2.1 観測

XSSJ12270–4859 の時間変動を調査するために、RXTE 衛星のアーカイブデータを用いた (観測 ID:

93009-02-01; PI: A. J. Norton)。観測日は 2007年 11月 28日である。このデータを用いて、すでに論

文が出版されているが (Butters et al. 2008)、時間変動が示されていないため、アーカイブデータの再解

析を行った。

さらに、我々は、近赤外線と同時観測 (5.4節) を行い、その時間変動、スペクトルを調べるために、

RXTE衛星の緊急特別観測時間枠 (Target of Opportunity, ToO)を用いて観測を行った。観測は、2009

年 3月 13日と 15日の二回に分けて行った (観測 ID: 94416-01-01; PI: K. Saitou)。

5.2.2 データ処理

解析には PCAのみを用いる。特に、５台の PCUのうち、PCU 0, 1はプロパンの層を喪失してしまっ

たため、また、PCU 3, 4は観測時間が非常に短いため、PCU 2のみを使用する。

データ校正は、以下の条件をすべて満たすデータのみを使用した。(1) PCU 2 の一番上の Xe 層で取

得されたデータであること、(2) 目的天体と、衛星が向いている方向のずれが 0.◦02 よりも小さいこと、

(3) 衛星が観測している方向と、地球縁のなす角が 10◦ よりも大きいこと、(4) SAA を通過中でないこ

と、(5) SAA通過後、30分を経過していること、(6) PCA breakdownイベントの 600秒前から 150秒

後の間でないこと、(7) X線イベントと荷電粒子によるイベントの比が 0.1よりも小さいこと、である。

以上のデータ校正の結果、有効観測時間は、2007年 11月 28日のデータについて ∼35 ks、2009年 3

月 13日のデータについて ∼10 ks、2009年 3月 15日のデータについて ∼7 ksである。観測のログを表

5.2にまとめた。

表 5.2 RXTE衛星の観測ログ

観測 ID 観測装置 観測開始時刻 (UT) 観測終了時刻 (UT) 有効観測時間

年月日 時刻 年月日 時刻 (ks)

93009-02-01 PCA 2007-11-28 16:06:49 2007-11-29 16:27:12 35.4

94416-01-01 2009-03-13 20:06:24 2009-03-14 00:25:36 9.7

2009-03-15 20:41:52 2009-03-15 23:15:44 6.5
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5.3 X線衛星 Swift

5.3.1 観測

天体の時間変動を調査するために、Swift 衛星のアーカイブデータを使用した (観測 ID: 0035101001,

0035101002)。観測日は、2005年 9月 15日と 24日の二回である。これらのデータを用いてすでに論文

が出版されているが (Landi et al. 2009)、スペクトルのみが示されており、時間変動に関して調べられて

いないので、アーカイブデータの再解析を行った。XRTの観測モードは、PCモードである。

5.3.2 データ処理

解析には、XRTによって取得された X線データのみを用いる。データ校正は、標準的なパイプライン

プロセスを、最新のキャリブレーションデータを用いて行った。以下の条件をすべて満たすデータのみ

を使用した。(1) バッドピクセルと校正線源によるイベントではないもの、(2) ホットピクセルとフリッ

カリングピクセルによるイベントではないもの、(3) グレード判定法により、X線によるイベントと考え

られるもの (グレード 0–12)、(4) 衛星が観測している方向と、地球縁のなす角が 45◦ 以上であること、

(5) 衛星が観測している方向と、地球の昼と夜の境界線のなす角が 120◦ 以上であること、(6) 目的天体

と、衛星が向いている方向のずれが 0.08◦ 以下であること、(7) 太陽中心の方向と、衛星の向いている方

向のなす角 (太陽角)が 45◦ よりも大きいこと、(8) 月中心の方向と、衛星の向いている方向のなす角 (月

角)が 30◦ よりも大きいこと。SAA中のデータは初めから取得されていないので、上記の条件には含ま

れない。

以上のデータ校正の結果、有効観測時間は、2005年 9月 15日のデータについて ∼5 ks、2005年 9月

24日のデータについて ∼2 ksである。観測のログを表 5.3にまとめた。

表 5.3 Swift衛星の観測ログ

観測 ID 観測装置 観測開始時刻 (UT) 観測終了時刻 (UT) 有効観測時間

年月日 時刻 年月日 時刻 (ks)

0035101001 XRT 2005-09-15 00:25:15 2005-09-15 21:24:13 4.9

0035101002 2005-09-24 06:18:51 2005-09-24 09:46:57 1.9
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5.4 近赤外線望遠鏡 IRSF

5.4.1 観測

XSSJ12270–4859の赤外線領域における光度、偏光と時間変動を調べるために、IRSF望遠鏡を用いて

観測を行った (PI: K. Saitou)。観測は 2009年 1月と 3月に行った。1月の観測は SIRIUSによって一日

数点の測光観測を、一週間行った。3月の観測は一日中モニター観測を行い、SIRIUSによる測光観測を

3日、SIRPOLによる偏光観測を 3日行った。3月 13日と 15日の観測は、RXTE衛星と X線・近赤外

線同時観測である (5.2節)。観測時の典型的なシーイングサイズは、1.′′4である。

観測は 1フレーム 15 sの積分を、ディザリング半径が 15′′ の 10ディザリングで行った。観測の最初と

最後にフラットフレーム用に薄明を観測し、観測の最後にダークフレームを取得した。フラットフレーム

は検出器の感度ムラを補正するために、ダークフレームは暗電流を引き算するために使用する。SIRPOL

の偏光観測モードは、LPモードである。

図 5.1、図 5.2に XSSJ12270–4859の finding chartと visibility plotを示す。Finding chartは目的天

体の位置を周囲の天体から探すために使用した。Visibility plotは観測時における天体の高度、および観

測可能時間、日の出・日の入時刻を調べるために使用した。

図 5.1 XSS J12270–4859 の J バンドに

おける finding chart。montage (http://

montage.ipac.caltech.edu/) より取得

した 2MASSの画像。画像の中心に位置す

る天体が XSSJ12270–4859 である。まわ

りの黄色い四角は、SIRIUSの視野 (7.′7 ×
7.′7)を表している。

図 5.2 2009 年 3 月 13 日 に お け る

SAAO で の XSSJ12270–4859 の visibil-

ity plot (http://catserver.ing.iac.es/

staralt/index.php より取得)。横軸は UT の

時刻であり、縦軸は天体の高度。実線で描かれた

曲線が、目的天体の高度の時間変化である。破線

の垂直線は薄明の時刻を示しており、x軸の両端

がそれぞれ日の入・日の出の時刻を示している。

この天体は、この時期、一晩中観測可能であるこ

とが分かる。

http://montage.ipac.caltech.edu/
http://montage.ipac.caltech.edu/
http://catserver.ing.iac.es/staralt/index.php
http://catserver.ing.iac.es/staralt/index.php
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5.4.2 データ処理

取得したデータのうち、質の高いもののみを使用する。フラットフレームは、1月の観測には 1月の観

測で得られたフラットフレームを、3月の観測には 3月の観測で得られたフラットフレームをすべて足し

合わせて作成した。だたし、測光観測と偏光観測のフラットフレームは別個のものとして扱った。

データ校正は、標準的なパイプラインプロセスを用い、各フレームごとに、(1) ダークの引き算、(2) フ

ラット補正、(3) バッドピクセルの補正、(4) OH夜光によるフリンジパターンの除去、(5) 検出器による

リセットアノマリーの除去、(6) スカイの引き算、を行った後で、10枚のディザリングを足し合わせて、

1枚の画像とした。偏光観測では、各波長板回転角 (0.◦0, 45.◦0, 22.◦5, 67.◦5)の画像と、ストークスパラ

メーター I, Q, U の画像を作成した。観測のログを表 5.4にまとめた。

表 5.4 IRSF望遠鏡の観測ログ

観測装置 観測日 (UT) 観測点 合計観測時間

(回) (ks)

SIRIUS 2009-01-15 5 0.9

2009-01-16 3 0.5

2009-01-17 4 0.6

2009-01-18 4 0.6

2009-01-19 4 0.6

2009-01-20 4 0.6

2009-01-22 3 0.5

SIRIUS 2009-03-11 27 4.1

2009-03-13 96 14.4

2009-03-17 133 20.0

SIRPOL 2009-03-14 7 4.2

2009-03-15 14 8.4

2009-03-16 14 8.4
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解析と結果

本章では、それぞれの観測で得られたデータの解析方法と、それから得られた結果について述べる*1。
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*1 タイプライター体の文字は、FTOOLS (Blackburn et al. 1995) のソフトウェア名を示している。ただし、スペクトルモ
デルがタイプライター体で書かれている場合は、Xspec (Arnaud 1996)で使用されているモデルの名称を示している。
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6.1 X線衛星すざく

解析には、XISと HXD PINによって得られたデータを用いた。図 6.1は、0.2–12 keVの XISイメー

ジである。3台の XIS (XIS 0, 1, 3)をすべて足し合わせた。以後の XISの解析では、天体からのイベン

トとして、天体の中心から半径 2.′95の円内に含まれるものを使用する。この半径では、点源と見なせる

天体からの放射の 90%以上が含まれる。バックグラウンドとして、円と同心の内径 4′、外径 7′ の円環に

含まれるイベントを使用した。XIS の応答関数は、xisrmfgen および、xissimarfgen (Ishisaki et al.

2007)を用いて作成した。

PIN の解析では、PIN は非撮像型の装置であるため、PIN で検出されたすべてのイベントを天体か

らの信号として扱った。PIN のバックグラウンドとして、検出器に起因する非 X 線バックグラウンド

(Non-X-ray Background, NXB) と、宇宙 X 線背景放射 (Cosmic X-ray Background, CXB) が考えら

れる。NXB は、検出器チームが配布しているバックグラウンドファイルを使用した (Fukazawa et al.

2009)。一方、CXBは、HEAO-1衛星によって得られた CXBのスペクトル (Boldt 1987)に PINの応

答関数を畳み込んで作成した。PIN の応答関数は、検出器チームが配布しているものを使用した。PIN

の視野内に含まれる硬 X線天体を INTEGRAL衛星カタログ (version 30; Bird et al. 2007; Bird et al.

2010)を用いて調査した結果、目的天体である XSSJ12270–4859以外の天体による影響はないことが分

かった。

以下では、XISによる時間解析の結果と、XISと PINによるスペクトル解析の結果を述べる。
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図 6.1 すざく衛星によって得られた XIS の 0.2–12 keV イメージ (カウントに対し対数表示)。3 台

の XIS イメージを足している。横軸は赤経で、縦軸は赤緯 (2000 年分点)。菱形の実線で縁取りさ

れている部分が XIS の視野を表している。視野の中心に位置する天体が XSSJ12270–4859 である。

SIMBADデータベースによると、目的天体の近傍に暗い ROSAT天体 1RXSJ122805.3–485639が

存在する (灰色のバツ印の位置)。しかし、すざく衛星の観測では、その存在を確認できない。実線で示

された円の領域から得られた信号を天体からのイベントとし、鎖線で示された円環の領域から得られ

た信号をバックグラウンドとした。3台の XISを足しているため、3つの角には校正線源である 55Fe

が見えている。
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6.1.1 光度曲線解析

図 6.2は、XIS により得られた 0.2–12 keV におけるライトカーブである。カウントレート (Count

Rate, CR)と、メジアンエネルギー (Median Energy, ME)の時間変動を示してある。カウントレートは

バックグラウンドを差し引いているが、メジアンエネルギーはバックグラウンドを含めたままである。メ

ジアンエネルギーとは、ある時間ビンで検出した光子をエネルギー順に並べた時に、そのメジアンのエネ

ルギーを代表値として採用する解析手法である (Hong et al. 2004)。メジアンエネルギーはスペクトルの

硬さを表していて、X線天文学で慣例的に用いられているハードネス比 (Hardness Ratio, HR)が、光子

統計が少なくて使えない場合にも使用することが可能である。

天体は、観測時間のうち約 1/3が地球の蝕となって隠れてしまうため、ライトカーブはいくつかの途切

れ途切れの部分に分かれてしまう。この分かれている部分を “interval”と呼ぶことにする。

ライトカーブを見ると、カウントレートはときおり増減光を繰り返しており、またメジアンエネルギー

はときおり大きくなっていることが分かる。ここでは、以下の方法を用いて、カウントレートが減少して

いる時間帯 (以後、“dip”と呼ぶ)、カウントレートが増加している時間帯 (“flare”)、メジアンエネルギー

が大きくなっている時間帯 (“hard” phase)を定義する。

まず、ベイズ統計を用いた手法 (Bayesian blocks method, BB; Scargle 1998)により、ライトカーブ

を直線で表すことができると見なせる部分に分ける。この手法により、直線の定数値が変化する点を見つ

け出す。分けられた部分を “segment”と呼ぶ。

次に、カウントレートとメジアンエネルギーの intervalが segmentに分けられていない部分 (図 6.2の灰

色の部分)を基準にして、平均値mとその標準偏差 σを求める。計算の結果、得られた値はカウントレー

トに対して、m = 0.67、σ = 0.22 s−1 であり、メジアンエネルギーに対して、m = 1.94、σ = 0.17 keV

である。

最後に、これらの値を各 segment に適用して、dip, flare, hard phase を定量的に定義する。Dip は、

カウントレートが平均値よりも 2σ 以上小さい値を持つ segmentと定義する。Flareは、カウントレート

が平均値よりも 2σ 以上大きい値を持つ segmentと定義する。Hard phaseは、メジアンエネルギーが平

均値よりも 2σ 以上大きい値を持つ segmentと定義する。カウントレートについて、dipにも flareにも

含まれない segmentを “quiescence”と定義する。一方、メジアンエネルギーについて、hard phaseでは

ない segmentを “normal” phaseと定義する。

以上の定量化の結果、dipは 15 segmentあり、合計観測時間は 4.2 ksである。Flareは 11 segmentあ

り、合計観測時間は 2.5 ksである。Hard phaseは 6 segmentあり、合計観測時間は 2.5 ksである。Dip

には周期性が見られない。Flareは、flareが全く見られない時間帯と、局在的に繰り返し生じている時間

帯があることから、この天体には、活動的な状態と静穏的な状態の二つの状態があることが示唆される。

いくつかの flareの後に、hard phaseが現れている。

さらに、低エネルギー側と高エネルギー側のライトカーブの振る舞いの違いを調べるために、0.2–

10 keV、0.2–2 keV、2–10 keVの 3つのエネルギー帯に分けてライトカーブを作成した (図 6.3)。
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図 6.2 すざく衛星によって得られた 0.2–12 keVにおけるライトカーブ。3台の XISを足している。

20 ks ごとに分けて、上から順に表示している。赤色はカウントレートを表し、青色はメジアンエネ

ルギーを表している。時刻の原点は、すざく衛星の観測開始時刻であり、HJD (Heliocentric Julian

Day)で 2454687.47500 dである。カウントレートは 1ビンあたり 16 sであり、メジアンエネルギー

は 64 sである。エラーはポアソン分布を仮定し、1σ の値を付けている。図中の灰色の部分を元に、カ

ウントレートとメジアンエネルギーの平均値と標準偏差を計算した。点線で示された横線は、カウン

トレートとメジアンエネルギーの平均値を示している。それぞれのライトカーブのパネルの下にある

色の付いた棒線は、我々の定義する状態である (カウントレートの場合には、dip, flare, quiescence、

メジアンエネルギーの場合には、hard, normal phase)。

6.1.2 周期解析

Butters et al. (2008)で報告されている 860 sの周期を探査するために、カウントレートに対して周期

解析を行った。すざく衛星の観測データは、衛星が地球の陰に隠されてしまい、とびとびのデータとな

る。そのため、等間隔に並んだ 2n 個 (ここで nは任意の整数値)を扱う FFT (Fast Fourier Transform)

によるパワースペクトルは、すざく衛星の観測データには不適である。よって、周期を探査するために、

generalised Lomb-Scargle法 (GLS; Zechmeister & Kürster 2009)による periodogramを用いた。GLS

は、非等間隔に並んだデータを扱うことが可能で、また、カウントレートのエラーを含めて periodogram

を計算することができる。

図 6.4は、図 6.2の quiescence 部分のみを使用し、GLS によって得られた periodogram である。ナ

イキスト周波数まで計算を行った。Periodogram を見ると、赤色雑音のパワーが強いことが分かる。そ

こで、赤色雑音に対する有意度を調べるために、現象論的に指数関数でフィットを行う方法 (Vaughan
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図 6.3 すざく衛星によって得られたエネルギーバンドごとのライトカーブ。エネルギーバンドは、上

から順に 0.2–10 keV、0.2–2 keV、2–10 keVである。記号は図 6.2と同様である。ライトカーブを表

示している時間は、図 6.2の 26–36 ks部分。
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図 6.4 すざく衛星によって得られた periodogram。XIS で得られた 0.2–12 keV のカウントレート

ライトカーブのうち、quiescence部分のみを使用した。横軸は周波数で、縦軸は規格化されたパワー

である。パワーのうち、∼0.002は、白色雑音に起因するものである。赤色雑音に対して 1σ の有意度

を持つパワーを、灰色の実線で示した。挿入図は、周波数 0–3 mHz 部分の拡大図である。Butters

et al. (2008)で報告されている、860 sの周期に対応する周波数が矢印で示してある。

2005) を用いた。その結果、有意度が 3σ を超える周波数は見つからなかった。一番パワーの大きい周波

数 (∼0.81 mHz)でも、その有意度は 2σ より少し大きい程度である。この有意度は、有意な検出度では

ないといえる。また、860 sの周期は見つからなかった。

同様に、観測全体、dip のみ、dip と quiescence のみ、flare のみのライトカーブに対して周期解析を

行ったが、いずれの場合でも、有意な周期は発見できなかった。
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6.1.3 スペクトル解析

図 6.5は、XIS (0.2–12 keV) と HXD PIN (15–70 keV) のスペクトルである。(a) すべて、(b) dip、

(c) flare、(d) hard phaseの観測時間を使用して、それぞれスペクトルを作成した。

いずれのスペクトルでも、電離度の異なる鉄 Kα輝線 (6.4 keVの準中性鉄輝線、6.7 keVの He-like鉄

輝線、7.0 keVの H-like鉄輝線)などの輝線は目立っていない。そこで、星間吸収 (tbabs; Wilms et al.

2000)を考慮したベキ型関数 (powerlaw)および、光学的に薄い熱制動放射 (bremss)モデルを仮定して、

XISと PINの同時フィットを行った。フィッティングの結果を表 6.1および表 6.2にまとめた。熱制動放

射モデルの場合、dipと hard phaseではパラメーターの値が制限できなかったので、表への掲載を割愛

した。

6.5 keVおよび 7.0 keVに輝線らしい構造が見られたので、スペクトルにガウシアンを追加してみた。

モデルを追加することが妥当かどうか、F検定を用いて評価したところ、90%以上の有意度で妥当ではな

いことが分かった。そのため、これらは有意ではないと考えられる。

さらに、すべての観測時間を使用したスペクトルに対して、プラズマモデル (apec)を仮定してスペク

トルフィットを行い、鉄の存在量を見積もった。その結果、[Fe/H]<0.14であった。

表 6.1 すざく衛星によるスペクトルフィットのパラメーター (ベキ型関数モデル)∗

状態 NH Γ FX Re-χ2 (dof)

すべて 1.0+0.1
−0.1 1.53+0.02

−0.02 1.82+0.02
−0.02 0.99 (1244)

Dip . . < 0.3 1.32+0.09
−0.07 0.37+0.03

−0.02 1.12 ( 98)

Flare . 1.2+0.2
−0.2 1.62+0.04

−0.04 4.54+0.11
−0.11 0.90 ( 603)

Hard . 2.9+1.3
−1.3 0.64+0.10

−0.10 1.70+0.27
−0.27 1.28 ( 141)

∗ 記号の意味は次の通りである。NH は星間吸収量を表す水素柱密度であり、単位は
1021 cm−2。Γはベキ型関数の光子指数である。FX は 0.2–12 keVにおけるフラッ
クスであり、単位は 10−11 erg s−1 cm−2。Re-χ2 は reduced カイ二乗であり、モ
デルがデータを再現している度合いを表す。dof は自由度 (degree of freedom) で
ある。エラーはすべて、90%の不確定性を表している。

表 6.2 すざく衛星によるスペクトルフィットのパラメーター (熱制動放射モデル)∗

状態 NH kBT FX Re-χ2 (dof)

すべて 0.6+0.1
−0.6 16.4+1.0

−0.9 1.77+0.11
−0.10 1.00 (1244)

Flare . 0.6+0.1
−0.6 11.6+1.1

−1.0 4.37+0.41
−0.38 0.93 ( 603)

∗ 記号の意味は、図 6.1と同様である。ただし、kBT は制動放射の温度であ
り、単位は keV。
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図 6.5 すざく衛星によって得られた 0.2–70 keVの広帯域スペクトル。バックグラウンドは引いてあ

る。(a) 観測時間全体、(b) dip、(c) flare、(d) hard phaseのそれぞれに対してスペクトルを示した。

上段のパネルは、データ (十字)とモデル (実線)を示している。下段のパネルは、モデルのデータから

の残差である。挿入図は、鉄 Kα輝線の存在を確認するための、6.0–7.4 keVの拡大図である。

6.1.4 二色図解析

図 6.6にバックグラウンドを引いた 0.2–12 keV における二色図を示す。二色図を作成するために、

quantile の解析法 (Hong et al. 2004) を用いており、その利点はメジアンエネルギーと同様である。

Quantile Qx を、Qx = (Ex −Emin)/(Emax −Emin)で定義する。ここで、Ex はある時間ビンで検出し

た光子をエネルギー順に並べた時に、その x%目の光子のエネルギーを表している。例えば、E50 はメジ

アンエネルギーを表す。Emin、Emax はそれぞれ使用するエネルギー帯の最小値、最大値であり、今の場

合、0.2、12 keVとなる。

二色図には、右上に伸びるものと、左上に伸びるものの、2つの枝が見れ取れる。Flareの状態は局在

化しているのに対し、dipの状態は 2つの枝に分布している。これらの変動が何に起因するものかを調べ

るために、星間吸収 (tbabs)を考慮したベキ型関数 (powerlaw)を仮定し、様々なパラメーターに対して

Xspec (Arnaud 1996)を用いてシミュレーションを行い、二色図上にプロットした。その結果、右上に

伸びるものは星間吸収が大きくなることに起因するものであり、左上に伸びるものはベキ型関数のベキが
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ソフトになることに起因するものであることが分かった。
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図 6.6 すざく衛星によって得られた 0.2–12 keV の quantile 二色図。バックグラウンドは引いてあ

る。横軸は log10 Q50/(1 − Q50) であり、縦軸は 3 × Q25/Q75 である。横軸の値に対応するエネル

ギーを上の横軸に示してある。黒、赤、緑の点はそれぞれ、quiescence、flare、dipのデータ点を表し

ている。典型的に hard phaseと分類されるエネルギー (2.26 keV)を垂直な点線で示している。灰色

の実線と紫色の点線は、シミュレーションによって得られたものであり、それぞれ仮定したベキ型関

数のベキ (Γ)と星間柱密度 (NH)を数字で記してある。
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6.2 X線衛星 RXTE

解析には、PCA の５台の PCU のうち、PCU 2 の一番上の Xe 層で得られたデータを用いた。時間

解析では、S/N比がよくなるように 2–10 keVのイベントのみを使用した。一方、スペクトル解析では、

3–15 keVのイベントを使用した。バックグラウンドは pcabackestを用いて作成し、検出器の応答関数

は pcarspを用いて作成した。

以下では、2007年に取得されたデータについては、スペクトルはすでに Butters et al. (2008)によっ

て示されているため、時間解析の結果のみを述べる。2009年に取得したデータについては、時間解析と

スペクトル解析の結果を述べる。

6.2.1 光度曲線解析

図 6.7、図 6.8b、図 6.9b は、バックグラウンドを引いたカウントレートとメジアンエネルギーである。

図 6.7は 2007 年 11 月 28 日の観測によって、図 6.8b は 2009 年 3 月 13 日の観測によって、図 6.9b は

2009年 3月 15日の観測によって、それぞれ得られたものである。2009年 3月の観測は、両日とも近赤

外線観測と同時観測である (6.4節)。

ライトカーブを見ると、すざく衛星で得られたような時間変動を示していることが分かる。そこで、

すざく衛星で得られたデータに対して行った、光度曲線解析 (6.1.1節) と同様に dip, flare, hard phase

を定量的に定義する。まず、2007 年の観測に対して、図 6.7の灰色の部分を元に、カウントレートとメ

ジアンエネルギーの平均値 m と標準偏差 σ を計算した。その結果、カウントレートでは、m = 1.17、

σ = 0.37 s−1、メジアンエネルギーでは、m = 4.27、σ = 0.26 keVであった。次に、2009年の観測に

対して、図 6.8bの一番目の intervalを用いて平均値と標準偏差を計算したところ、カウントレートでは

m = 1.07、σ = 0.37であり、メジアンエネルギーではm = 4.34、σ = 0.39であった。これは 2007年の

データから求めた値と大きな違いはない。よって、カウントレートとメジアンエネルギーの平均値、標準

偏差として、2007年のデータから求めた値を使用する。

以上の平均値と標準偏差を用いて定量化を行ったところ、2007年の観測では、Dipは 4 segmentあり、

合計観測時間は 1.9 ksである。Flareは 6 segmentあり、合計観測時間は 1.8 ksである。Hard phaseは

1 segmentあり、合計観測時間は 0.8 ksである。一方、2009年の観測では、dipと hard phaseはなかっ

た。Flareは二日間の観測で 8 segmentあり、合計観測時間は 5.6 ksである。

図 6.7、図 6.8bのライトカーブと、図 6.9bのライトカーブを比較すると、前者の flareの持続時間は

∼250 s と短時間なのに対し、後者の flare の持続時間は ∼1500 s と長い。すざく衛星で発見した flare

(図 6.2)は、その持続時間の短さから、前者に属するものと考えられる。つまり、今回の RXTE衛星に

よる観測によって、新たな flareの状態を発見したといえる。以後では、継続時間の短い flareを “short

flare”、長い flareを “long flare”と呼ぶことにする。

6.2.2 スペクトル解析

図 6.10は、2009 年の観測で得られた、PCA による 3–15 keV のスペクトルである。すべての観測時

間、long flareの時間帯のみ、short flareの時間帯のみのデータを使用して、それぞれについてスペクト
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図 6.7 RXTE 衛星によって得られた 2–10 keV におけるライトカーブ。観測日は 2007 年 11 月 28

日。記号の意味は、図 6.2と同じである。時刻の原点は、RXTE衛星の観測開始時刻であり、HJDで

2454433.17283 dである。カウントレートは 1ビンあたり 64 sであり、メジアンエネルギーは 256 s

である。flareは、その継続時間の短さから、すべて short flareであると考えられる。

ルを作成した。

いずれのスペクトルでも、すざく衛星による観測 (6.1.3節)と同様、目立った輝線は確認できない。そ

のため、星間吸収を考慮したベキ型関数でスペクトルフィットを行った。ただし、RXTE衛星は 2 keV

以上に感度を持ち、このエネルギー帯域では星間吸収を見積もることが難しいため、すざく衛星の観測に

よって得られた水素柱密度の値 (NH = 1 × 1021 cm−2; 表 6.1)に固定した。フィッティングの結果を表

6.3にまとめた。
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図 6.9 RXTE衛星と IRSF望遠鏡によって得られた X線・近赤外線同時観測ライトカーブ。観測日

は 2009 年 3 月 15 日。記号の意味は、図 6.9と同じである。SIRPOL を用いて取得したデータであ

り、1ビンあたりの時間は典型的に ∼1355 sである。時刻の原点は、HJDで 2454906.29500 dであ

る。flareは、その継続時間の短さから、すべて short flareであると考えられる。
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図 6.10 RXTE衛星によって得られた 3–15 keVのスペクトル。バックグラウンドは引いてある。上

段のパネルは、データ (十字)とモデル (実線)を示している。下段のパネルは、モデルのデータからの

残差である。黒色は 2009 年 3 月 13 日と 15 日のすべてのデータを足したものである。赤色は 2009

年 3 月 15 日に発生した継続時間の長い flare の時間帯のみのデータである。緑色は 2009 年 3 月 13

日に発生した継続時間の短い flareの時間帯のみのデータである。

表 6.3 RXTE衛星によるスペクトルフィットのパラメーター ∗

状態 Γ FX Re-χ2 (dof)

時間平均 . . 1.77+0.06
−0.06 2.52+0.06

−0.06 0.90 (26)

Long flare 1.67+0.09
−0.09 4.18+0.15

−0.15 0.48 (26)

Short flare 1.91+0.11
−0.11 3.65+0.16

−0.16 0.77 (26)
∗ 星間吸収量を表す水素柱密度は 1 × 1021 cm−2 に固定した。記
号の意味は、図 6.1と同様である。ただし、FX は 3–15 keVにおけ
るフラックスであり、単位は 10−11 erg s−1 cm−2。



6.3 X線衛星 Swift 69

6.3 X線衛星 Swift

解析には、XRTによって得られたデータを用いた。XRTで得られた画像において、XSSJ12270–4859

の中心位置を xrtcentroidを用いて決定した。天体からのイベントとして、この中心位置を中心とする

半径 47.′′1 (20 pixel)の円内に含まれるイベントを使用した。この半径では、点源から放射される 1.5 keV

のエネルギーを持つ光子が 90% 含まれる。バックグラウンドは、円と同心の内径 94.′′3 (40 pixel)、外

径 176.′′8 (75 pixel)の円環に含まれるイベントを使用した。以下では、XRTによる周期解析の結果を述

べる。

6.3.1 光度曲線解析

0.2–10 keVのカウントレートライトカーブを作成したところ、増光している時間帯が存在しているこ

とが分かった。Swift衛星の XRTは、カウントレートの値が 0.6 s−1 を超えると、パイルアップの影響

が無視できなくなる。そのため、パイルアップしていると考えられる時間帯に対して、以下で示す方法

(Pagani et al. 2006) を用いてパイルアップ補正を行った。まず、パイルアップしている領域を見積も

る。Swift衛星の PSFは、King関数を用いて、PSF(r) =
[
1 + (r/rc)

2
]−b

で表すことができる (Moretti

et al. 2005)。ここで、rc ∼ 5.8、b ∼ 1.55である。実際のデータを用いて PSFを作成したところ、中心

から半径 7.′′1 (3 pixel)の円内でパイルアップが生じていることが分かった。そのため、天体の中心から

半径 7.′′1の円を切り抜いた。次に、円を切り抜いたことによるフラックスの減少を見積もり、補正係数を

導出する。中心部分を切り抜いたイベントと、切り抜いていないイベントに対して xrtmkarf を用いて

ARFを作成する。この ARFを用い、両者のイベントを、同一モデルを仮定したスペクトルフィットを

行い、フラックスを計算する。そのフラックスの比が、中心部分を切り取ったことによるフラックスの減

少を補正する係数だと見なす。最後に、中心部分を切り取った時間帯に対して、得られたカウントレート

を補正係数倍することにより、パイルアップの影響を補正する。

図 6.11は、パイルアップ補正をし、バックグラウンドを引いたライトカーブである。一番目と二番目の

intervalを用いて平均値mと標準偏差 σ を計算すると、カウントレートでは、m = 0.26、σ = 0.06 s−1

であり、メジアンエネルギーでは、m = 1.49、σ = 0.21 keVであった。

Swift衛星によって得られたライトカーブは、一つ intervalの観測時間が非常に短い。そのため、すざ

く衛星や RXTE 衛星の場合のように、ベイズ統計を用いて interval を segment に分割し、dip、flare、

hard phaseを定量的に求めることはしない。しかし、観測時間が 54 ksのあたりに flareに似た構造が、

48.5, 70.5, 75.5, 811 ksのあたりに hard phaseに似た構造が見て取れる。
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図 6.11 Swift衛星によって得られた 0.2–10 keVにおけるライトカーブ。記号の意味は、図 6.2と同

じである。時刻の原点は、Swift衛星の観測開始時刻であり、HJDで 2453628.51409 dである。カウ

ントレートは 1 ビンあたり 128 s であり、メジアンエネルギーは 256 s である。Swift 衛星の観測は

連続したライトカーブを得ることができないので、横軸は時刻を狭めて表示している。黒色の垂直の

点線は、各 intervalの開始時刻を示している。図上端の矢印は、flare (赤色)および hard phase (青

色)に似た構造を示している。
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6.4 近赤外線望遠鏡 IRSF

ライトカーブを作成するために、SIRIUSによって得られた画像、および SIRPOLによって得られた

ストークスパラメーター I の画像を用いた。一方、偏光度の測定には、SIRPOLによって得られた各波

長板回転角 (0.◦0, 45.◦0, 22.◦5, 67.◦5) の画像を用いた。

パイプラインによって出力された画像に、視野内の 2MASS天体 (Skrutskie et al. 2006)を用いて座標

の埋め込みを行った。

6.4.1 光度曲線解析

ライトカーブを作成するために、まず、半径 2.′′72の円を用いて開口測光を行った。バックグラウンド

は、開口測光の円と同心を持つ内径 4.′′53、外径 9.′′05の円環より取得した。

次に、ここで得られる等級は絶対値が正しくないので、視野内にある 2MASS天体を使用して相対測光

を行った。使用する 2MASS天体の明るさは、J バンドで 12.0–15.5 mag、H バンドで 12.0–15.0 mag、

Ks バンドで 12.0–14.0 magである。さらに、相対測光の精度をよくするために、2MASSによる等級の

誤差が 0.05 mag以下のもの、フラッグ*2が JHKs =AAAの天体のみを使用した。その結果、28天体が

選ばれた。

最後に、測光のエラーを見積もるために、目的天体 XSSJ12270–4859と同程度の明るさを持つ 9天体

の測光を行った。エラーは、これら 9天体は時間変動がないと仮定し、それぞれ天体の等級の平均値と標

準偏差を計算し、その標準偏差のメジアンを典型的なエラーとした。

以上の結果得られたライトカーブが図 6.8a、図 6.9a、図 6.12である。それぞれ、2009 年 3 月 13 日

(SIRIUS)、15日 (SIRPOL)、17日 (SIRIUS)の観測によって得られたデータを使用した。13日と 15日

の観測は、X線観測と同時観測である (6.2節)。

ライトカーブを見ると、2種類の近赤外線変動を示していることが分かる。一つ目は、X線増光に同期

して、近赤外線でも増光していることである (図 6.8)。特に、J、H、Ksバンドのいずれでも、0.3–0.5 mag

ほど増光している。二つ目は、例えば J バンドでは、明るさが ∼15.5 magの状態と ∼15.0 magの状態

が存在することである。J バンドの等級が、図 6.8aと、図 6.12の前半を見ると ∼15.5 magなのに対し、

図 6.9aと、図 6.12の後半を見ると 0.5 magほど明るい ∼15.0 magになっていることが分かる。

6.4.2 偏光解析

偏光度を調べるために、まず、各波長板回転角 (0.◦0, 45.◦0, 22.◦5, 67.◦5)の画像に対し、6.4.1節と同様

の開口測光を行った。次に、同様に視野内の参照する 2MASS天体を 28 天体使用し、相対測光を行い、

各波長板回転角ごとのずれを補正した。ここで、2MASS天体は偏光を示さないと仮定した。相対測光に

よって得られた等級をインテンシティーに換算し、4.4.3節で示した方程式を用いて、ストークスパラメー

ターの I, Q, U を計算した。そして最後に、ストークスパラメーターより偏光度 P を求めた。

偏光度のずれを補正するために、測光観測の場合と同様に、XSSJ12270–4859 と同程度の明るさの 9

*2 天体が、あるバンドにおける検出の S/N比が 10σ 以上で、かつ等級の誤差が 0.10857 mag以下である場合に、そのバンド
に対してフラッグ Aが付けられる。
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天体に対しQ/I、U/I を計算し、Q/I-U/I 平面の原点からのずれをオフセットとして差し引いた。また、

偏光度のエラーを見積もるために、同じ 9天体を用いてオフセットを補正した偏光度を求め、それらの標

準偏差を典型的なエラーとした。その結果、すべての画像を足し合わせた場合、XSSJ12270–4859の偏

光度は、J バンドで 7.9 ± 2.3%、H バンドで 1.7 ± 2.1%、Ks バンドで 4.4 ± 9.9%であった (エラーは

1σ)。これらは有意な偏光を検出したとはいえない。
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議論

本章では、6章で述べた解析結果を元に議論を行う。まず始めに、7.1節で、現在までの研究によって分

かっていたこと (3章)、および本研究によって分かったこと (6章)を整理する。次に、7.2節で、様々な X

線連星系 (2章)と XSSJ12270–4859の観測的特徴を比較する。そして、7.3節で天体までの距離と X線

光度を概算し、7.4節で天体の正体について議論を行う。最後に、7.5節で天体の放射機構に関してモデル

を提唱する。
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7.1 観測事実の整理

まず始めに、現在までの研究で分かっていたこと、および本研究によって新しく分かったことをまと

める。

7.1.1 現在までの研究で分かっていたこと

以下の観測事実が、本研究以前に分かっていた。

• 20 keV以上の硬 X線を放射している (Bird et al. 2007; Bird et al. 2010)

• X線で ∼860 sの周期が存在する (Butters et al. 2008)

• X線スペクトルに目立った輝線は存在しない (Butters et al. 2008)

• X線スペクトルは、ベキ型関数または熱制動放射で説明できる (Butters et al. 2008)

• 可視スペクトルに、バルマー系列の輝線とヘリウムの輝線が存在する (Masetti et al. 2006)

• 可視光の輝線の赤方偏移は 0である (Masetti et al. 2006)

• 観測時期によって、H α輝線の等価幅が 2倍程度異なる (Masetti et al. 2006; Pretorius 2009)

• 可視光の時間変動には、短時間で大きな振幅の増減光がある (Pretorius 2009)

• 可視光の時間変動には、増減光幅は同じだが、2種類の全く異なる振る舞いがある (Pretorius 2009)

• 可視光では ∼860 sの周期は見つからない (Pretorius 2009)

7.1.2 本研究で新たに分かったこと

以下の観測事実が、本研究によって新たに分かった。

• X線の時間変動には、周期性のない減光がある (6.1.1節、6.2.1節)

• X線の時間変動には、継続時間が短時間 (∼200 s)および長時間 (∼1500 s)の増光がある (6.1.1節、

6.2.1節、6.3.1節)

• X線の時間変動には、いくつかの継続時間が短い X線増光後にスペクトルがハードになる時間帯

がある (6.1.1節、6.3.1節)

• X線で ∼860 sの周期は、X線増光の影響によるものである (6.1.2節、6.2.1節)

• X線スペクトルには、電離度の異なる鉄 Kα鉄輝線は存在しない (6.1.3節)

• 継続維持間が長い X線増光に同期して、近赤外線でも増光を示す (6.2.1節、6.4.1節、6.4.2節)

• 近赤外線等級には、∼15.0 mag と ∼15.5 mag (J バンド) の 2 種類の明るさがある (6.4.1節、

6.4.2節)

• 近赤外線領域で有意な偏光を検出できなかった (6.4.2節)
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7.2 様々な天体種族との比較

次に、XSSJ12270–4859の特徴を、様々なX線連星系の特徴と比較する。比較すべきXSSJ12270–4859

の特徴は、以下の通りである。

(1) 急な X線増光を示す

(2) 増光の継続時間が数百 sから数千 s以下と短い

(3) X線増光が短時間で繰り返し生じる

(4) X線増光の後しばらくしてから X線スペクトルがハードになる

(5) カウント数がほぼゼロになるような急な X線減光を示す

(6) X線の時間変動が赤色雑音的である

(7) X線スペクトルがベキ型関数で説明することができる

(8) X線スペクトルに反射成分から放射される準中性鉄 Kα輝線 (6.4 keV)がない

(9) X線スペクトルに高温プラズマから放射される高階電離鉄 Kα輝線 (6.7, 7.0 keV)がない

(10) 20 keV以上の硬 X線を放射している

(11) X線増光と同期して近赤外線でも増光を示す

(12) 近赤外線領域で偏光を示さない

(13) 可視スペクトルにバルマー系列やヘリウムの輝線が見える

(14) 可視の時間変動が赤色雑音的である

(15) 活動的状態と静穏的状態の状態遷移が見られる

これらの特徴を各比較種族ごとに 7.2.1節から 7.2.13節にまとめる (Lewin et al. 1995; Warner 1995;

Hellier 2001; Lewin et al. 2006; Trümper et al. 2008)。その際、各項目の先頭に、XSSJ12270–4859

の性質と同じであれば©を、異なれば ×を、一部の場合に成り立てば4を、不明であれば—をそれぞ

れ付する。また、XSSJ12270–4859で見つかった特徴と対応するかどうかのまとめを、表 7.1 に示す。

7.2.1 HMXB

4 (1) 連星軌道が楕円軌道の場合、主星が伴星に近づいた時に、伴星からの質量降着率が増加するので、

X線で明るくなることがある。

× (2) 伴星に近づいている間は増光し続けるため、その継続時間はおよそ公転周期の半分以下であり、

長い。

× (3) 公転周期の中で限られたフェイズでのみ増光するため、短時間で連続して生じることができない。

× (4) 伴星からの質量降着率に依存して増光するため、増光の後にスペクトルがハードにならない。

× (5) 主星が伴星に隠される蝕によって減光することはありうるが、蝕は伴星によって徐々に隠されるた

め、急に減光するわけではない。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

© (7) 一般的に、HMXBの X線スペクトルは逆コンプトン散乱によるベキ型関数で表すことができる。

© (8) 逆コンプトン散乱の影響が大きいため、準中性鉄 Kα輝線は観測されない。

© (9) 逆コンプトン散乱の影響が大きいため、高階電離鉄 Kα輝線は観測されない。
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© (10) 一般的に硬 X線を放射している。

× (11) X線は主星の降着円盤からの放射であり、近赤外線は伴星からの放射であると考えられるので、同

時に増光はしない。

© (12) 近赤外線は伴星からの放射であるため、偏光はしていない。

× (13) 可視光は伴星からの放射であるため、輝線は通常観測されない。ただし、伴星が Be型星の場合は

輝線がありうる。

× (14) 可視光は伴星からの放射であるため、伴星の時間変動となる。

4 (15) 主星が伴星に近づき、質量降着率が増加した場合に活動的になりうる。

7.2.2 Z source

× (1) 質量降着率が比較的大きいため、中性子星表面での熱核融合反応は起こりにくく、急に増光するこ

とはない。

× (2) 増光する例は知られていない。

× (3) 増光する例は知られていない。

× (4) 増光する例は知られていない。

© (5) 伴星からの降着流と、降着円盤の合流点 (ホットスポット)によって X線放射源が隠されることに

よって、急に減光することがある。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

4 (7) X線スペクトルは一般的に、中性子星からの黒体放射と、降着円盤からの多温度黒体放射で説明で

きるが、逆コンプトン散乱の影響が大きくなるとベキ型関数的になる。

© (8) 降着円盤からの反射成分として準中性鉄 Kα輝線が観測されうるが、逆コンプトン散乱の影響が大

きい場合は観測されない。

© (9) X線は降着円盤の高温プラズマから放射されていると考えられるので、高階電離鉄 Kα輝線が観測

されうるが、逆コンプトン散乱の影響が大きい場合は観測されない。

4 (10) 逆コンプトン散乱による放射の場合は、硬 X線を放射しうる。

© (11) X線は降着円盤の内側を、近赤外線は降着円盤の外側を観測していると考えられるため、同時に増

光はしない。

© (12) 近赤外線は降着円盤の外側からの放射であるため、偏光はしていない。

© (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。

× (15) 熱核融合反応は起こしにくいため、静穏状態が観測される。ただし、HB, NB, FB の状態変化は

ある。

7.2.3 Atoll source

4 (1) 質量降着率が比較的小さく、中性子星表面での熱核融合反応によって、急激に増光する場合がある。

4 (2) 熱核融合反応によって急激に増光し、その後、放射冷却によって減光する。その継続時間は場合に

よって様々だが、典型的に数十 s程度である。
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× (3) 一度バーストを起こすと、次にバーストを起こすまで質量を溜める必要があるため、繰り返し生じ

ることは通常ない。

× (4) X線増光は熱的なものであるため、スペクトルはハードにならない。

© (5) 伴星からの降着流と、降着円盤の合流点 (ホットスポット)によって X線放射源が隠されることに

よって、急に減光することがある。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

4 (7) X線スペクトルは一般的に、中性子星からの黒体放射と、降着円盤からの多温度黒体放射で説明で

きるが、逆コンプトン散乱の影響が大きくなるとベキ型関数的になる。

© (8) 降着円盤からの反射成分として準中性鉄 Kα輝線が観測されうるが、逆コンプトン散乱の影響が大

きい場合は観測されない。

© (9) X線は降着円盤の高温プラズマから放射されていると考えられるので、高階電離鉄 Kα輝線が観測

されうるが、逆コンプトン散乱の影響が大きい場合は観測されない。

4 (10) 逆コンプトン散乱による放射の場合は、硬 X線を放射しうる。

× (11) X線は降着円盤の内側を、近赤外線は降着円盤の外側を観測していると考えられるため、同時に増

光はしない。

© (12) 近赤外線は降着円盤の外側からの放射であるため、偏光はしていない。

© (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。

× (15) 熱核融合反応によって活動的になる時と、そうでないときがある。

7.2.4 I型バースト

© (1) 質量降着率が比較的小さく、中性子星表面での熱核融合反応によって、急激に増光する。

© (2) 熱核融合反応によって急激に増光し、その後、放射冷却によって減光する。その継続時間は場合に

よって様々だが、典型的に数十 s程度である。

× (3) 一度バーストを起こすと、次にバーストを起こすまで質量を溜める必要があるため、繰り返し生じ

ることは通常ない。

× (4) X線増光は熱的なものであるため、増光後にスペクトルはハードにならない。

© (5) 伴星からの降着流と、降着円盤の合流点 (ホットスポット)によって X線放射源が隠されることに

よって、急に減光することがある。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

× (7) I型バースト時の X線スペクトルは黒体放射で説明できる。

© (8) 黒体放射であるため、準中性鉄 Kα鉄輝線は観測されない。

© (9) 黒体放射であるため、高階電離鉄 Kα鉄輝線は観測されない。

© (10) バーストの温度が高い場合には、硬 X線を放射する。

× (11) 近赤外線は降着円盤の外側からの放射であるため、X線と同時に増光しない。

© (12) 近赤外線は降着円盤の外側からの放射であるため、偏光はしていない。

© (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。
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© (15) 熱核融合反応によって活動的になる時と、そうでないときがある。

7.2.5 II型バースト

© (1) 降着円盤の不安定性によって、急激に増光すると考えられている。

© (2) 増光の継続時間は数 sと非常に短い。

© (3) 非常に短時間で繰り返しバーストが生じる。

© (4) バースト後に減光することがあり、その時にスペクトルがハードになる。

© (5) 伴星からの降着流と、降着円盤の合流点 (ホットスポット)によって X線放射源が隠されることに

よって、急に減光することがある。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

× (7) II型バースト時の X線スペクトルは黒体放射で説明できる。

© (8) 黒体放射であるため、準中性鉄 Kα鉄輝線は観測されない。

© (9) 黒体放射であるため、高階電離鉄 Kα鉄輝線は観測されない。

© (10) バーストの温度が高い場合には、硬 X線を放射する。

— (11) II型バースト天体の近赤外線対応天体は知られていない。

— (12) II型バースト天体の近赤外線対応天体は知られていない。

— (13) II型バースト天体の可視光対応天体は知られていない。

— (14) II型バースト天体の近赤外線対応天体は知られていない。

© (15) バーストを起こし非常に明るくなる時期と、バーストを一切起こさず暗くなる時期がある。

7.2.6 マイクロクェーサー

© (1) ジェットを出した後は X線で増光を示す。

© (2) 増光は継続時間が長いものから、短いものまである。

© (3) 場合によっては、繰り返し増光することがある。

× (4) 増光後にスペクトルはハードにならない。

© (5) 伴星からの降着流と、降着円盤の合流点 (ホットスポット)によって X線放射源が隠されることに

よって、急に減光することがある。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

© (7) X線スペクトルは逆コンプトン散乱によるベキ型関数となる。

© (8) 逆コンプトン散乱の影響が大きいため、準中性鉄 Kα輝線は観測されない。

4 (9) 逆コンプトン散乱の影響が大きいため、高階電離鉄 Kα輝線は観測されない。

© (10) 一般的に硬 X線を放射している。

© (11) X線は主星の降着円盤からの放射であり、近赤外線は伴星からの放射であると考えられるので、同

時に増光はしない。

4 (12) 近赤外線は伴星からの放射であるため、偏光はしていない。

© (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。
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© (15) 質量降着率が変化し、ジェット等が活動的になるときと、そうでないときがある。

7.2.7 新星

© (1) 新星爆発を起こす時に、増光を示す。

× (2) 増光は、数日掛けてゆっくりと明るくなっていく。

× (3) 一度爆発が生じると、次に爆発するまでに非常に長い年月を必要とする。

× (4) 一般的に、増光後にスペクトルはハードにならないが、様々なパターンがあり得る。

× (5) 新星爆発は急に減光せず、ゆっくりと減光していく。しかし、dipが観測されることもある。

× (6) X線は爆発に関係するものであるため、時間変動は赤色雑音的にならない。

× (7) X線スペクトルは高温プラズマで説明できる。

© (8) 反射成分は存在しないため、準中性鉄 Kαは観測されない。

× (9) 高温プラズマが存在するため、高階電離鉄 Kα輝線が観測される。

4 (10) 一部の新星では、硬 X線を放射することが知られている。

× (11) X線は高温プラズマによるもので、近赤外線はダスト放射によるものであり、放射機構が異なるた

め、同時に増光はしない。

© (12) ダストは等方的であるため、偏光を示さない。

© (13) 爆発後のシェルによって輝線が観測される。

× (14) 可視光は爆発の時間変化を観測するため、赤色雑音的にならない。

© (15) 爆発した状態と、その後の元に戻った状態がある。

7.2.8 矮新星

© (1) アウトバーストは X線で暗くなるが、アウトバーストの終了時に X線で元の明るさに戻る。

× (2) 数日の時間をかけて元の明るさに戻る。

× (3) 典型的に数十から数百日ごとに生じるアウトバーストに依存する。

× (4) 増光後にスペクトルはハードにならない。

× (5) アウトバースト時にゆっくりと X線で減光する。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

× (7) X線スペクトルは高温プラズマからの熱制動放射で説明できる。

× (8) 降着円盤からの反射成分として準中性鉄 Kα輝線が観測される。

× (9) X線は降着円盤の高温プラズマから放射されていると考えられるので、高階電離鉄 Kα輝線が観測

される。

× (10) 一般的に硬 X線は放射されない。しかし、ごく一部の系で白色矮星の質量が大きい場合には、境

界層の温度が高くなるため硬 X線が観測される。

× (11) X線は降着円盤の内側を、近赤外線は降着円盤の外側を観測していると考えられるため、同時に増

光はしない。

© (12) 近赤外線は降着円盤の外側からの放射であるため、偏光はしていない。

© (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。
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© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。

© (15) アウトバースト時と静穏時の２つの状態がある。

7.2.9 新星状変光星

× (1) 常に矮新星のアウトバーストの状態にある。

× (2) 増光する例は知られていない。

× (3) 増光する例は知られていない。

× (4) 増光する例は知られていない。

× (5) 急に減光する例は知られていない。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

× (7) X線スペクトルは高温プラズマからの熱制動放射で説明できる。

× (8) 降着円盤からの反射成分として準中性鉄 Kα輝線が観測される。

× (9) X線は降着円盤の高温プラズマから放射されていると考えられるので、高階電離鉄 Kα輝線が観測

される。

× (10) 一般的に硬 X線は放射されない。しかし、ごく一部の系で白色矮星の質量が大きい場合には、境

界層の温度が高くなるため硬 X線が観測される。

× (11) X線は降着円盤の内側を、近赤外線は降着円盤の外側を観測していると考えられるため、同時に増

光はしない。

© (12) 近赤外線は降着円盤の外側からの放射であるため、偏光はしていない。

© (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。

× (15) 常に矮新星のアウトバーストの状態にある。

7.2.10 IP

× (1) 急な増光は知られていない。

× (2) 増光する例は知られていない。

× (3) 増光する例は知られていない。

× (4) 増光する例は知られていない。

× (5) 急な減光は知られていない。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

× (7) X線スペクトルは高温プラズマからの熱制動放射で説明できる。

× (8) 白色矮星表面からの反射成分として準中性鉄 Kα輝線が観測される。

× (9) X線は降着柱の高温プラズマから放射されていると考えられるので、高階電離鉄 Kα輝線が観測さ

れる。

© (10) 降着柱の衝撃波加熱によって硬 X線が放射される。

× (11) X線は降着柱の白色矮星表面に近いところから、近赤外線は降着柱の上空から放射されているが、

降着柱への質量降着はほぼ一定であるため、増光はしない。
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© (12) 白色矮星の磁場が弱いため偏光は示さない。

© (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。

× (15) 状態遷移はない。

7.2.11 Polar

× (1) 急な増光は知られていない。

× (2) 増光する例は知られていない。

× (3) 増光する例は知られていない。

× (4) 増光する例は知られていない。

× (5) 急な減光は知られていない。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

× (7) X線スペクトルは高温プラズマからの熱制動放射で説明できる。

× (8) 白色矮星表面からの反射成分として準中性鉄 Kα輝線が観測される。

× (9) X線は降着柱の高温プラズマから放射されていると考えられるので、高階電離鉄 Kα輝線が観測さ

れる。

© (10) 降着柱の衝撃波加熱によって硬 X線が放射される。

× (11) X線は降着柱の白色矮星表面に近いところから、近赤外線は降着柱の上空から放射されているが、

降着柱への質量降着はほぼ一定であるため、増光はしない。

× (12) 白色矮星の磁場が強いため偏光を示す。

© (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。

× (15) 状態遷移はない。

7.2.12 AMCVn型星

× (1) 急な増光は知られていない。

× (2) 増光する例は知られていない。

× (3) 増光する例は知られていない。

× (4) 増光する例は知られていない。

× (5) 急な減光は知られていない。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

4 (7) X線スペクトルは高温プラズマからの熱制動放射で説明できる。

4 (8) 一部の系では、降着円盤からの反射成分と考えられる準中性鉄 Kα輝線が観測されている。

4 (9) 一部の系では、X線は降着円盤の高温プラズマから放射されていると考えられる、高階電離鉄 Kα

輝線が観測されている。

4 (10) 硬 X線を放射する系は知られていない。

— (11) 知られていない。
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— (12) 知られていない。

× (13) 可視光は降着円盤からの放射によって輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。

× (15) 状態遷移はない。

7.2.13 共生星

© (1) アウトバーストは X線で暗くなるが、アウトバーストの終了時に X線で元の明るさに戻る。

× (2) 数年の時間をかけて元の明るさに戻る。

× (3) 典型的に数年ごとに生じるアウトバーストに依存する。

× (4) 増光後にスペクトルはハードにならない。

× (5) アウトバースト時にゆっくりと X線で減光する。

© (6) X線は主星の周りの降着円盤から放射されると考えられるので、時間変動は赤色雑音的になる。

× (7) X線スペクトルは高温プラズマからの熱制動放射で説明できる。

× (8) 降着円盤からの反射成分として準中性鉄 Kα輝線が観測される。

× (9) X線は降着円盤の高温プラズマから放射されていると考えられるので、高階電離鉄 Kα輝線が観測

される。

4 (10) 一般的に硬 X線は放射されないが、一部の系では硬 X線が観測されている。

× (11) X線は主星を、近赤外線は伴星を観測しているため、同時に増光はしない。

© (12) 近赤外線は伴星からの放射であるため、偏光はしていない。

© (13) 可視光の青い方は主星の降着円盤からの放射であるため、輝線が観測される。

© (14) 可視光の一部は降着円盤からの放射であるため、時間変動は赤色雑音的になる。

× (15) アウトバースト時と静穏時の２つの状態がある。

7.3 天体までの距離と X線光度の見積もり

ここでは、いくつかの仮定の下で、天体までの距離を見積もる。その距離を仮定し、0.2–10 keVでの

X線フラックス FX ∼ 2× 10−11 erg s−1 cm−2 から X線光度を概算する。仮定と、その時に得られる距

離と X線光度を表 7.2にまとめた。

第一に、天体が激変星だと仮定して距離を見積もる (Masseti et al. 2006)。Masetti et al. (2006)

では、天体が激変星の場合、大雑把に V バンドの絶対等級が MV ∼ 9 mag、V バンドと R バンド

のカラーが (V − R) ∼ 0 mag と仮定した (Warner 1995)。彼らは、USNO-A2.0 カタログを用いて、

XSSJ12270–4859の可視対応天体が、天体から 1.′′720 離れた UNSO-A2.0 0375-15949017として、Rバ

ンドの等級を 15.7 magとした。天体から 5′′ 以内に他の天体は存在しないことから、この天体が可視対

応天体であることは間違いないであろう。しかし、Pretorius (2009)による可視ライトカーブを見て分か

る通り (3.3節)、この天体は V バンドで、短時間の間に 1 mag以上変動していることが知られている。そ

のため、Rバンドの等級も、1 mag程度の変動をしていると考えられる。しかしながら、天体の変動に起

因する距離の誤差よりも、本手法の仮定による誤差の方が大きいので、R = 15.7 magとして距離を見積

もる。仮定よりMR ∼ MV ∼ 9 magであるから、天体までの距離 dは、R −MR = 5 log(d/10) より、
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d ∼ 220 pcとなる。この距離における X線光度は LX ∼ 1× 1032 erg s−1 である。

第二に、天体が LMXBだと仮定して距離を見積もる。Masetti et al. (2006)では、天体が LMXBの

場合、大雑把にMV ∼ 0 mag、(V −R) ∼ 0 magと仮定した (van Paradijs & McClintock 1995)。van

Paradijs & McClintock (1995)では、実際には、Vバンド絶対等級は–5–5 magとしているため、本仮定

による距離の誤差は非常に大きくなる。仮定より、天体までの距離は、d ∼ 14 kpcとなる。この距離に

おける X線光度は LX ∼ 5× 1035 erg s−1 である。

第三に、天体からの近赤外線放射がすべて伴星からのものであると仮定して距離を見積もる (付録 A)。

ただしこの方法は、XSSJ12270–4859の場合、その時間変動から、近赤外線放射には伴星からのものだけ

でなく、降着円盤由来の放射も相当寄与しているため、これらの距離の見積もりは下限値を与えるのみで

ある。2MASS (Skrutskie et al. 2006)の観測より、天体の J , H, K バンドの等級はそれぞれ、15.731,

15.425, 15.310 magである。X線のスペクトル解析より、水素柱密度を NH ∼ 1× 1021 cm−2 と仮定す

る。この値は、中性水素の放射強度から求められた値と一致する (Dickey & Lockman 1990; Kalberla

et al. 2005)。星間減光を考慮したカラーは、(J −H) ∼ 0.25 mag、(H −K) ∼ 0.079 magである。伴

星は主系列星だと仮定すると、このカラーのスペクトルタイプは、F6V または K0V であると考えられ

る。これらの天体の絶対等級はMK = 2.4 magまたは 3.94 magである。以上より、距離を見積もると、

d ∼ 3.7 kpcまたは 1.8 kpcとなる。ここでは大雑把に、d ∼ 2.2 kpcであるとする。この距離における

X線光度は LX ∼ 1 × 1034 erg s−1 である。同様に、伴星が赤色巨星だとすると d ∼ 18 kpc、赤色超巨

星だとすると d ∼ 200 kpc となる。この距離における X 線光度は、それぞれ LX ∼ 8 × 1035 erg s−1、

LX ∼ 1 × 1038 erg s−1 である。天体までの距離が 200 kpcだとすると、銀河系外になってしまうので、

伴星は赤色超巨星ではないといえる。

表 7.2 天体までの距離と X線光度の見積もり

仮定 距離 X線光度

系が激変星 ∼ 220 pc ∼ 1× 1032 erg s−1

系が LMXB ∼ 14 kpc ∼ 5× 1035 erg s−1

伴星が主系列星 ∼ 2.2 kpc ∼ 1× 1034 erg s−1

伴星が赤色巨星 ∼ 18 kpc ∼ 8× 1035 erg s−1

伴星が赤色超巨星 ∼ 200 kpc ∼ 1× 1038 erg s−1

7.4 天体の正体

7.4.1 IPの種族分類について

XSSJ12270–4859は、可視分光観測から IPであると考えられていた (Masetti et al. 2006)。実際、激

変星だと仮定して X 線光度を求めると LX ∼ 1 × 1032 erg−1 となり (7.3節)、IP に典型的な値となる。

しかし、以下で述べる理由から、本天体は IPではないと考えられる。

第一に、磁場を持った激変星である IP は、X 線スペクトルに電離度の異なる 3 本の鉄 Kα 鉄輝線

(6.4 keV の準中性鉄輝線と、6.7 keV の He-like 鉄輝線、7.0 keV の H-like 鉄輝線) が特徴的である
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(Ezuka & Ishida 1999; de Martino et al. 2004; Suleimanov et al. 2005)。これらの鉄輝線は、例えば

矮新星のような磁場の弱い激変星でも特徴的である (Pandel et al. 2005; Rana et al. 2006)。しかし、

XSSJ12270–4859 の X 線スペクトルには、すべての状態で鉄 Kα 輝線は見られない (図 6.5)。さらに、

すざく衛星で得られた X線スペクトルに対して、プラズマモデル (apec)を仮定して鉄の存在量を求めた

ところ、[Fe/H]<0.14となった。これは、磁場を持った激変星に典型的な値である、0.2–0.6よりも小さ

い (Ezuka & Ishida 1999)。

第二に、Butters et al. (2008)で報告されていた IPの自転周期に典型的な 860 sの周期は、flareの影

響による誤った周期である。Butters et al. (2008) と同様のデータを使用してライトカーブを描いたも

のが図 6.7である。このライトカーブには、すざく衛星によって得られたライトカーブ (図 6.2)と同様に

flareや dipが見られる。これらを含めて周期解析を行ったところ、Butters et al. (2008)との周期解析

(図 3.2) と同様の結果を得た。しかし、flareや dipを除いて周期解析を行うと、periodogramの最大値

は赤色雑音に対して有意ではなくなる。したがって、860 sの周期は、flareなどの時間変動の影響による

もので、天体の自転周期ではないと考えられる。

第三に、XSSJ12270–4859で見られるような flareや、活動的な状態と静穏的な状態の 2つの状態が存

在することは、IPでは見られない。例外として、プロペラ効果*1が働いていると考えられている、特別な

IPである AEAqrは flareのような振る舞いを示す (Choi et al. 1999)。しかし、AEAqrで見られるよ

うな flareは、変動のタイムスケールが数時間と非常に長く、XSSJ12270–4859で見られるような数百秒

から数千秒のタイムスケールとは異なる。この長いタイムスケールは、白色矮星の大きさを反映している

と考えられる。

以上の理由から、XSSJ12270–4859が IPと種族分類されていることは間違いであると考えられる。

7.4.2 天体の種族分類に関する考察

以下では、XSSJ12270–4859の特徴から、それがどのような天体種族であるかを考察する。第一の特

徴は、可視分光観測から天体の赤方偏移は 0 であることが挙げられる (Masetti et al. 2006; Pretorius

2009)。このことは、天体が銀河系内に存在することを示唆する。さらに、VizieR *2 (Ochsenbein et al.

2000) に登録されている球状星団、散開星団のカタログ (例えば、銀河系内の球状星団のカタログであ

る Harris 1994 など) を用いて、天体の周囲に星団が存在するかどうか調査したが、存在しないこと

が分かった。すると、銀河系の大きさはせいぜい 20 kpc であるため、考えられる最大の X 線光度は、

LX ∼ 1036 erg s−1 である。ゆえに、X線光度が典型的に 1037 erg s−1 よりも明るいマイクロクェーサー

とは考えにくい。また、マイクロクェーサーの場合、高速のジェットによって H α などの輝線がドップ

ラーシフトすることが期待されるが、XSSJ12270–4859の可視スペクトルには、そのような特徴は見ら

れない。

第二の特徴は、可視分光観測からバルマー系列の輝線と、ヘリウムの輝線が見られることが挙げられ

る。(Masetti et al. 2006; Pretorius 2009)。これらの輝線は、連星系において、主星の周りの降着円盤か

らの放射によるものと考えられる。加えて、赤色雑音的な可視光の時間変動 (Pretorius 2009)および X

*1 主星の自転速度が速いために、降着物質が天体へと落下することができず、磁気トルクの影響によって降着物質を吹き飛ばし
てしまう現象のこと。

*2 http://vizier.u-strasbg.fr/

http://vizier.u-strasbg.fr/
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線の時間変動 (図 6.2、図 6.7、図 6.8、図 6.9)は、降着円盤に起因していると考えられる。このことから、

XSSJ12270–4859が連星系であることは、ほぼ確実と考えられる。輝線は降着円盤によるものであるか

ら、伴星は晩期型の低質量星であると考えられ、伴星からの放射が卓越してしまう HMXBではないとい

える。また、スペクトルの低温度成分に伴星による吸収線がないことから、共生星ではないといえる。

第三の特徴は、XSSJ12270–4859で見られる X線増光のタイムスケールが数百秒から数千秒と短いこ

とが挙げられる (図 6.2、図 6.7、図 6.8、図 6.9)。増光のタイムスケールは、大雑把にいって放射領域の

大きさを反映しているといえる。白色矮星連星系の場合、増光のタイムスケールは、数時間から数日と

長い。加えて、白色矮星連星系では X線の連続波は高温プラズマから生じているため、その X線スペク

トルには高階電離した He-like、H-likeの鉄輝線が観測される。IPや Polarでは降着柱からの放射が、白

色矮星表面に反射することによって準中性の鉄輝線が観測される。矮新星や新星状変光星でも、弱いな

がらも準中性鉄輝線は観測される。一部の AMCVn型星や共生星でも電離度の異なる鉄輝線が観測され

る (AMCVn型星: Ramsay et al. 2005、共生星: Luna & Sokoloski 2007; Kennea et al. 2009)。しか

し、XSSJ12270–4859の X線スペクトルには、電離度の異なる鉄輝線はない (図 6.5、図 6.10、Butters

et al. 2008)。ゆえに、XSSJ12270–4859は白色矮星連星系ではないといえる。

第四の特徴は、flareが短時間で連続して生じていることが挙げられる (図 6.2、図 6.7、図 6.8、図 6.9)。

このことから、I型バーストではないと考えられる。なぜならば、一度 I型バーストが生じると、中性子

星表面に蓄えた降着物質を吹き飛ばしてしまう。そのため、次にバーストを起こすためには、再び中性子

星表面に物質を蓄え、熱核融合反応が生じる密度に達しなければならない。典型的に、バースト間の時間

間隔は数時間以上となる。一方、XSSJ12270–4859は、約 15分の短い間隔で flareが繰り返し生じてい

る。(図 6.2、図 6.7、図 6.8、図 6.9)。また、I型バーストの場合、バーストの立ち上がりは、熱核融合反

応に火が付き短時間で増光するが、減光は放射冷却によるものであり、増光のタイムスケールに比べゆっ

くりと減光していく。しかし、XSSJ12270–4859で見られる X線増光は、増光と減光がタイムスケール

がほぼ等しく最大光度時に対して対称的である場合や、急激に減光する場合がある。さらに、I型バース

トの X線スペクトルは黒体放射で説明でき、減光は放射冷却によるものであるから、減光中はスペクト

ルがソフトになるはずである。しかし、XSSJ12270–4859の X線スペクトルは単純な黒体放射では説明

できず、また、減光中にスペクトルがソフトになるどころか、むしろハードになっている。よって、I型

バーストではあるとは考えにくい。

第五の特徴は、X線スペクトルがベキ型関数で説明できることが挙げられる (図 6.5、図 6.10、Butters

et al. 2008)。X線スペクトルがベキ型関数である理由として、シンクロトロン放射または逆コンプトン

散乱が考えれる。LMXBの場合、降着円盤上空の高温コロナによって光子が逆コンプトン散乱され、高

温プラズマによる熱的な放射よりも卓越するため、X 線スペクトルはベキ型関数となる。そのため、電

離度の異なる鉄輝線は観測されない。さらに、LMXB だと仮定した場合の X 線光度は ∼ 1035 erg s−1

であり、また、伴星が主系列星であると仮定した場合の X 線光度は ∼ 1034 erg s−1 である (7.3節)。こ

れらの値は、LMXBに典型的である (Christian & Swank 1997)。天体の X線光度が 1034 erg s−1 にな

るためには、天体までの距離が ∼ 2 kpc 以上である必要がある。この距離では、天体の銀緯が +13.◦80

であるため、銀河面から約 500 pc離れていることになる。この値も LMXBに典型的である (Christian

& Swank 1997)。この値は、銀河系の中性水素ガスのスケールハイトである ∼ 100 pc を超えている

(Spitzer 2004)。天体の方向における水素柱密度の値は、∼ 1× 1021 cm−2 であり、X線スペクトル解析

から得られた値と一致する (表 6.1)。
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以上に挙げた理由から、XSSJ12270–4859の正体として、LMXBが妥当であると考えられる。次節で

は、天体の放射機構について述べる。

7.5 放射機構の説明

7.5.1 Spectral Energy Distribution

ここでは XSSJ12270–4859の近赤外線領域から γ 線領域までの広帯域 Spectral Energy Distribution

(SED)を作成し、どのような放射機構が考えられるかを考察する。始めに、多波長領域における対応天体

の同定を行う。まず、X線と近赤外線で同期して増光を示していることから (6.2節、6.4節)、XSSJ12270–

4859 の近赤外線対応天体は 2MASSJ12275874–4853428 である。また、可視対応天体は、近赤外線と

の対応より USNO-B1.0 J0411–0285690であると考えられる。次に、INTEGRAL衛星による硬 X線対

応天体は、IGRJ122801.7–485335である。実際、INTEGRALカタログ (Bird et al. 2007; Bird et al.

2010)の中で対応天体は XSSJ12270–4859であると同定されており、また、すざく衛星による観測でも

同程度の強度の硬 X線を検出したことから (6.1節)、エラーサークルは大きいものの、同定は正しいと考

えられる。最後に、Fermi衛星による γ 線対応天体は、1FGLJ1227.9–4852であると考えられる。その

理由は、天体の位置から XSSJ12270–4859は 1.′2しか離れておらず、また、Fermi衛星の位置決定精度

の 95%エラーサークル内に XSSJ12270–4859以外の INTEGRAL天体が存在しないからである。

各種カタログ (近赤外線は 2MASS カタログ; Strutskie et al. 2006、可視光は USNO-B カタログ;

Monet et al. 2003、硬 X線は INTEGRALカタログ; Bird et al. 2007; Bird et al. 2010、γ 線は Fermi

カタログ*3) 、およびすざく衛星による解析結果 (6.1節) を用いて作成した SED が図 7.1である。この

SEDを説明する放射過程として、以下の 3つが考えられる。

• 近赤外線・可視光は降着円盤からの熱的な放射であり、X線はシンクロトロン放射、γ 線はシンク

ロトロン放射を種光子とする逆コンプトン散乱

• 近赤外線・可視光は降着円盤からの熱的な放射であり、X線・γ 線は熱的放射を種光子とする逆コ

ンプトン散乱

• 近赤外線・可視光はシンクロトロン放射であり、X線・γ 線はシンクロトロン放射を種光子とする

逆コンプトン散乱

X線領域でエネルギーのカットオフが見られず、また、γ 線領域で放射の山を観測することができない

ため、この SEDから電子のエネルギーを推定することは難しい。しかし、図中で、X線領域と γ 線領域

で、ベキ型関数のベキが異なることが分かる。そこで、X線と γ 線のそれぞれのデータについて最小二乗

法を用いて一次関数でフィッティングを行い、その関数を求めた (図 7.1中の灰色の点線)。ベストフィッ

ト時のベキの値は、X 線では–0.54 であり、γ 線では–1.56 であった。個数分布が N(E) ∝ E−p の電子

によるシンクロトロン放射または逆コンプトン散乱の時、放射冷却が効かない場合のフラックス密度は

I(E) ∝ E− p−1
2 、放射冷却が効く場合のフラックス密度は I(E) ∝ E− p−2

2 となり、ベキの値が 0.5程度

変化する。今の場合、X線と γ 線でベキの値が 1異なることから、X線領域では放射冷却の影響が小さ

いのに対し、γ 線領域では放射冷却の影響が大きいといえる。それぞれの直線の交点が、ベキ型関数のベ

*3 http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/lat/1yr_catalog/

http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/access/lat/1yr_catalog/
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図 7.1 近赤外線領域から γ 線領域までの広帯域 Spectral Energy Distribution。星間減光による影

響を補正している。横軸は周波数の対数で、縦軸はフラックス密度の対数である。色の違いは、使用

したデータの違いを表している。2 本の灰色の破線は、X 線と γ 線のデータを用いて最小二乗法で

フィッティングを行った結果である。

キが変化するエネルギーだと考えられる。計算の結果、交点のエネルギーは ∼ 3.6 MeVであった。X線

と γ 線の放射過程が逆コンプトン散乱であると仮定すると、このエネルギーは、電子の冷却が効き始める

エネルギーであると解釈できる。

7.5.2 放射モデル

XSSJ12270–4859の放射機構を完全に説明するためには、以下の事柄を説明できなくてはいけない。

• 短時間の flareを起こしていること

• 周期性なく dipが生じていること

• いくつかのフレアの後にスペクトルがハードになっていること
• X線と近赤外線で同期してフレアが生じること

• 少なくとも 600 GeV以上の γ 線を放射していること

• 可視光で全く異なる時間変動が 2種類存在すること

可視光・近赤外線領域の SEDを見ると (図 7.1)、両者は同じ成分からの放射であることが推測される。

そのため、降着円盤からの放射と、伴星からの放射が混ざり合っていると考えられる。

主星がブラックホールか、中性子星かを推定するために、すざく衛星によって得られたスペクトルに

対し、ベキ型関数の他に、中性子星表面からの放射として期待される黒体放射成分を加えてスペクトル

フィットを行った。その結果、ベキ型関数からの放射に対する黒体放射の光度比は、上限値で 10%以下

であることが分かった。そのため、主星が中性子星である可能性は低いと考えられる。
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dipには、急にカウントレートがほぼゼロになるような dipと、flareの直後に減光を示す dipの 2種類

が存在することである。前者はスペクトルの変化を伴わないが、後者はスペクトル変化を伴う。ゆえに、

2種類の dipは物理機構が異なることが分かる。前者の理由は不明だが、後者は、flareによって X線放

射を出すための機構を失ってしまったためだと解釈できる。実際、II型バーストの Rapid Bursterの場

合、バースト後に dip が生じる (Lewin et al. 1996)。II 型バーストは、降着円盤の不安定性によって、

降着円盤内側の質量が一気に主星の中性子星へと落ち込むことによって生じると考えられている。そのた

め、X線を放射する降着円盤が一部なくなるため、dipが生じると解釈されている。また、失った質量を

再び得るまで次のバーストを起こすことができない。XSSJ12270–4859で見られる flareは、大体同じよ

うな増光幅で、かつ flareの間隔も似ているため、これらのことが関係しているのかもしれない。

600 GeV以上の γ 線を逆コンプトン散乱によって放射するためには、相対論的なエネルギーを持つ電

子によって種光子が散乱される必要がある。このような高エネルギー電子が存在するためには、通常の熱

的分布を持つ電子では不可能で、例えばジェットのような非熱的電子を生成する加速機構が必要となる。

X線では flareの後に減光が見られるのに対し、近赤外線領域では減光が観測されない。これは、近赤

外線放射の大部分が、伴星からの放射であることを示唆する。X線に同期して近赤外線でも増光を示す理

由は、X線 flareが生じると、flareによって降着円盤が電離され、そのリプロセス放射として近赤外線で

も増光すると考えられる。伴星からの寄与を見積もるために、X線 flare時における、X線フラックスと

近赤外線フラックスの相関図を作成した。ここで X線フラックスが零になるところの近赤外線フラック

スが、伴星からの放射と考える。最小二乗法を用いて一次関数でフィッティングを行ったところ (図 7.2)、

一次関数の形は、J バンドの場合、傾きが 0.10、切片が 0.90の直線に、H バンドの場合、傾きが 0.090、

切片が 0.75の直線に、Ks バンドの場合、傾きが 0.073、切片が 0.55の直線となった。よって、伴星から

の寄与は、J バンドは 0.90 mJy、H バンドは 0.75 mJy、Ks バンドは 0.55 mJy であり、等級に換算す

るとそれぞれ 15.65、15.37、15.20 magである*4。そのため、静穏時の全近赤外線放射の内、約 10%が

リプロセスによるものと見積もられる。

以上をまとめると、次のような放射機構になる (図 7.3)。静穏状態には降着円盤に質量が蓄えられる。

この時の可視・近赤外線は、降着円盤および伴星からの放射である。しかし、降着円盤にある種の不安定

性が生じることによって、降着円盤の内側の領域のみが主星へと落下する。主星への質量降着率が急激に

増加するため、X 線で明るくなる。これが flare の原因であると考える。このときに、ジェットが生じ、

電子が相対論的速度まで加速され、降着円盤からの光子を逆コンプトン散乱することによって γ 線が放出

される。また、flareの X線光子は降着円盤を照らし、熱することで、そのリプロセスとして近赤外線で

増光すると考える。同様に、可視光で見られる 2種類の時間変動は、静穏状態の降着円盤からの放射と、

flareによって熱せられた降着円盤からの放射の違いによるものだと考えられる。

7.5.3 未解決問題

以上で、天体の放射機構について述べたが、いくつか説明できない点が存在する。まず、X線スペクト

ルに黒体放射成分が見られないことから、主星がブラックホールであるとした。しかし、Fermi天体カタ

ログを調査したところ、カタログに掲載されている天体のうち、全 18天体のブラックホールに対応天体

*4 この等級の場合、7.3節と同様に近赤外線カラーから天体までの距離を見積もると、伴星が主系列星だと仮定した場合
∼1.6 kpcとなる。
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図 7.2 X 線カウントレートと近赤外線フラックスの相関図。縦軸は X 線のカウントレートであり、

横軸は近赤外線放射のフラックスである。色の違いは X線と相関を取った、近赤外線のバンドの違い

を表している。各データ点は flareの時間帯のみを使用しており、1つのデータ点はそれぞれのデータ

を 300 s にビンまとめして計算している。点線はデータ点を最小二乗法でフィットしたときの一次関

数を示している。

は存在しなかった。また、全 22天体のブラックホール候補天体には、6天体は対応天体がエラーサーク

ル内に存在したが、A1742–289の 1天体を除いて中心位置が約 20′ と、大きく外れたものであった。す

なわち、一般的にブラックホールは GeV放射をしていないと考えられる。

次に、なぜ非周期的な dipが生じているのかを説明できない。dipはエネルギー依存性がなく、数十秒

のタイムスケールでカウントレートがほぼゼロまで落ちる。そして、同様のタイムスケールで元の状態に

戻る。dip時にカウントレートがゼロにならずに、少しだけ残るのは、もしかしたら persistentな放射が

見えているのかもしれない。

そして、なぜ flareの後にスペクトルがハードになるかを説明できない。通常、エネルギーが高い放射

ほど放射冷却の影響が大きくなるため、速く減衰する。そのためスペクトルはむしろソフトになると期待

されるが、実際にはスペクトルがハードになっている。

最後に、X線がどうしてベキ型関数で表される放射になるのかが説明できない。例えば、II型バースト

を起こす成分は熱的成分である。しかし、ベキ型関数の放射を出すためには非熱的成分が必要となるが、

それが何に由来するものなのかが分からない。

今後、XSSJ12270–4859の放射機構に制限を付けるために、次のような観測が必要であると考える。

高時間分解能 X線可視同時観測 X 線と近赤外線で同時に増光を示すことが分かったが、近赤外線観測

の時間分解能が悪いため、どちらが先に生じているか分からない。そのため、高時間分解能な同時

観測を行い、X線と可視光のどちらが先に増光するかを調べることは、放射機構に大きな制限を与

える。もし、可視光の方が先だとすると、X線は降着円盤からの光が逆コンプトン散乱されたこと

による放射だと分かる。

高角分解能 X線観測 これは 0.′′5の角分解能を持つ Chandra衛星によって可能な研究である。もし高角
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図 7.3 XSS J12270–4859の放射モデル。(a) 静穏時、(b) flare時の様子。それぞれ色の異なる矢印

は、振動数の異なる放射であることを示している。赤で示した伴星から、黒丸の主星へと質量降着が生

じ、主星の周りに水色で示した降着円盤が形成される。(a) では、X線は降着円盤内縁から放射され、

近赤外線と可視光は降着円盤と伴星から放射される。(b) では、降着円盤内縁部での質量降着率が増加

し、X線で増光する。またジェットが生じている。(a)と同様の近赤外・可視放射に加え、X線のリプ

ロセスによって降着円盤が加熱され、近赤外線と可視光で増光する。近赤外線と可視光を種光子とし

て、ジェット中の相対論的なエネルギーを持つ電子によって逆コンプトン散乱され、γ 線を放射する。

分解能な観測を行えば、観測によって、本当にジェットが存在するかどうかを直接検証できる。

MeV領域の観測 X 線領域と γ 線領域ではエネルギーのカットオフも、山も見ることができなかった。

もしMeV領域にカットオフが存在すれば、X線を逆コンプトン散乱した結果が γ 線放射であるこ

とが分かる。逆にカットオフが存在せずに、X線領域と γ 線領域がつながるのであれば、X線と γ

線は共に逆コンプトン散乱された放射であることが分かる。

GeV同時観測 X線と GeV領域で同時観測を行い、その時間変動が同期しているかどうかが分かれば、

両者の関係が分かる。もし相関がないとすると、両者は別成分ということになり、例えば、GeV

放射は可視赤外線の逆コンプトン散乱によって放射され、X線は異なる機構で放射されていること

が推定できる。また、本モデルで提唱するような、flare時にジェットが形成されることによって γ

線が放射されているかどうかを検証できる。

電波観測 電波観測によってシンクロトロン放射が放射されているかどうかが分かれば、X線・γ 線は、

電波のシンクロトロン放射を逆コンプトン散乱した放射であることが分かる。また、シンクロトロ

ン放射のカットオフエネルギーが分かれば、天体の磁場や電子のエネルギーを測定することがで

きる。

高精度可視赤外線偏光観測 本研究では、近赤外線領域において偏光があるかどうかを決定することがで

きなかった。これは、目的天体程度の明るさの天体の偏光度を高い精度で決めることができなかっ

たことに由来する。もし電波でシンクロトロン放射をしているならば、可視赤外線でもシンクロト

ロン放射の寄与が少なからずあることが期待され、偏光していると考えられる。

中間赤外観測 中間赤外領域の SEDを描くことができれば、近赤外、可視光の SEDと組み合わせるこ

とで、伴星からの寄与と降着円盤からの寄与がどの程度かを見積もることができる。それにより、
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降着円盤の寄与を差し引き、純粋な伴星からの放射を得ることができれば、分光観測を用いて伴星

のスペクトルタイプ、ルミノシティークラスを推定できる。すなわち、天体までの距離情報が分か

り、光度を知ることができる。

可視モニター観測 可視光は、そのスペクトルに輝線が存在することから、降着円盤からの放射を観測し

ていると考えられる。そのため、モニター観測によって、2種類の可視時間変動の変わり目がどの

ようになっているかを観測することは、降着円盤の状態を調べる上で、非常に重要になる。

XSSJ12270–4859の時間変動は非常に特異的であり、類似する特徴を示す天体が他に一切存在しない。

本天体の時間変動の特異性は、全天で 1 天体しか知られていない赤色巨星を伴星に持つマイクロクェー

サーの GRS1915+105 や、2 天体しか知られていない II 型バースターの Rapid Burster や Bursting

Pulsarの時間変動の特異性に匹敵するといえる。そのため、本天体は未知なる種族の天体の可能性があ

る。実際、近年の高精度な Chandra衛星、XMM-Newton衛星、INTEGRAL衛星、Fermi衛星などに

よって、今まで知られていなかった天体が多数発見されているが、その多くは対応天体、およびその正体

が知られていない。今後、XSSJ12270–4859を詳細に調べること、および類似天体を探すことによって、

未知の種族の天体に関する新たな知見が得られると期待される。もし、類似天体が多数存在するのであれ

ば、銀河系内 X線天体の個数密度を再考する際に重要な要素となるだろう。
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第 8章

結論

本論文では、特異天体 XSSJ12270–4859の多波長観測によって、以下の事柄を行った。

1. X線衛星すざくによる観測データを使用し、天体の Intermediate Polarという種族分類は誤りで

あることを示し、その正体は低質量 X線連星系であることを明らかにした。さらに、天体は非常

に特異的な時間変動を示していることを発見した。

2. X線衛星 RXTEと X線衛星 Swiftのアーカイブデータを使用し、長い時間スケールにわたって天

体は特異な時間変動を示していることを確認した。

3. 天体の放射機構を解明するため、X線衛星 RXTEと近赤外線望遠鏡 IRSFを用いて、多波長同時

観測を行い、X線増光と同期して近赤外線でも増光を示すことを明らかにした。

4. 近赤外線領域で偏光観測を実施し、有意な偏光は検出できなかった。

5. Fermi衛星の γ 線天体カタログを用いて、天体が γ 線を放射していることから、天体の赤外線、可

視光、X線、γ 線放射機構を説明するモデルを提案した。

6. 様々な X線連星系と特徴を比較し、天体の時間変動や γ 線放射は他に類を見ず、新たな種族の天

体であることを提案した。
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付録 A

観測されたカラーから天体までの距離を
推定する方法

本付録では、観測された光が恒星から放射されたものだと仮定し、カラーから天体までの距離を推定す

る方法について述べる。

A.1 序論

天体からの光は星間物質 (interstellar medium, ISM) により減光 (extinction) を受ける。可視・近赤

外線領域の光子と星間物質の主な相互作用はレイリー散乱であり、その散乱断面積は、波長の 4乗に反比

例する。したがって、星間物質の柱密度が高いほど、天体からの放射は、本来の色よりも赤くなって観測

される (reddening)。つまり、近赤外線の J , H, K バンドで観測を行った場合、J バンドが一番減光の影

響を受けることになる。

天体本来の等級 Vint は、減光の影響を受け、Vobs で観測されることになる。この時の関係は、

Vobs = Vint + AV

である。ここで、AV は減光量 (mag)である。

Allen’s Astrophysical Quantities 4th ed. (以後、AAQとする)の p.527より、水素柱密度 NH と、B

バンド、V バンドにおける減光には、

NH

E(B − V )
= 5.8× 1021 cm−2 mag−1 (A.1)

の関係がある。ここで、E(B − V ) ≡ AB −AV であり、色超過 (color excess)と呼ばれる。

A.2 各フィルターにおける減光量を水素柱密度で記述

AAQ (p.527)より、V バンドにおける減光と B バンドにおける減光には、

RV ≡ AV

E(B − V )
=

AV

AB −AV
=

{
3.1 (diffuse ISMの場合)
4 ∼ 5 (星形成領域などの dense cloudの場合)
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の関係がある。(A.1)式を変形すれば、V バンドにおける減光と水素柱密度の関係式は、ISMの場合、

NH = 5.8× 1021 AV

3.1
∼ 1.87× 1021 AV cm−2

となる。また、各バンドでの Aλ/AV の値は表 A.1のようになる。表 A.1より、各バンドでの減光は、

NH = 1.87× 1021 AJ

0.282
∼ 6.63× 1021 AJ =⇒ AJ ∼ 15× 10−23 NH (A.2)

NH = 1.87× 1021 AH

0.176
∼ 1.06× 1022 AH =⇒ AH ∼ 9.4× 10−23 NH (A.3)

NH = 1.87× 1021 AK

0.108
∼ 1.73× 1022 AK =⇒ AK ∼ 5.8× 10−23 NH (A.4)

と表すことができる。確かに波長の短い方が減光を受けやすいことが分かる。

表 A.1 様々な波長における AV =1 magに相当する減光量 (Cox 2000を元に作成)

バンド 波長 λ Aλ/AV

(µm) RV = 3.1 RV = 5

U 0.365 1.56 1.33

B 0.44 1.31 1.20

V 0.55 1.00 1.00

R 0.7 0.749 0.794

I 0.9 0.479 0.556

J 1.25 0.282 0.327

H 1.65 0.176 0.204

K 2.2 0.108 0.125

L 3.4 0.051 0.059

A.3 観測された等級と減光量から本来の等級の見積り

例えば XSSJ12270–4859の場合、SIMBAD*1より、J , H, K バンドでの実視等級はそれぞれ、

Jobs = 15.731 mag Hobs = 15.425 mag Kobs = 15.310 mag

である。ここで水素柱密度をNH = 1.0× 1021 cm−2 と仮定すると、(A.2)式、(A.3)式、(A.4)式から減

光を受けていない本来の実視等級が分かり、

Jobs = Jint + AJ Hobs = Hint + AH Kobs = Kint + AK

Jint = 15.581 mag Hint = 15.331 mag Kint = 15.252 mag

となる。これより減光を受けていないカラーは、

(J −H)int = 0.25 mag (H −K)int = 0.079 mag

となる。

*1 http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/

http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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A.4 カラーの値から天体のスペクトルタイプを推定

上で求めたカラーの値が伴星のものだと仮定する。さらに伴星は主系列星、すなわちルミノシティーク

ラスは Vであるとする。すると、AAQ (p.151)より天体のスペクトルタイプは、

• (J −H)int = 0.25の星は、F5V～F7V

• (H −K)int = 0.079の星は、K0V

であることが分かる。

A.5 スペクトルタイプから各バンドにおける絶対等級を推定

スペクトルタイプが求まったので、これから典型的な天体の場合の絶対等級を求めることができる。

AAQ (p.388)より、上記のスペクトルタイプの主系列星の場合、V バンドでの絶対等級は、

• F5Vの場合、MV = +3.5

• K0Vの場合、MV = +5.9

である。ここで AAQ (p.151)より、V バンドとK バンドのカラーの関係を用いれば、

• F5Vの場合、V −K = 1.10

• K0Vの場合、V −K = 1.96

であるから、

(V −K)int = MV −MK =

{
1.10
1.96

MK =

{
+2.4 (F5Vの場合)
+3.94 (K0Vの場合)

と、V バンドの絶対等級をK バンドでの絶対等級に換算することができる。

A.6 天体までの距離を推定

以上を用いて天体までの距離を推定することができる。実視等級m、絶対等級M と距離 dの関係式は、

m−M = 5 log
(

d

10 pc

)

である。ここで、m−M を距離指数 (distance modulus)という。F5Vと K0Vの場合で、それぞれ天体

までの距離は、

K −MK = 5 log
(

d

10

)
K −MK = 5 log

(
d

10

)

dF5V ∼ 3.7 kpc dK0V ∼ 1.8 kpc

となる。
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