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Abstract

電波パルサーの観測から，中性子星が大きい固有速度を持っていること，および固有速
度とスピンの向きが相関している傾向が知られている．この固有速度は中性子星が超新
星爆発で数 100 km/sの反跳を受けた結果と考えられているが，反跳のメカニズムには未
だ複数の候補があり統一的な理解は得られていない．中性子星を含む大質量X線連星の
20%ほどでは反跳により自転と公転の向きに 90度以上のずれ (逆行)が生じる可能性が指
摘されており (Brandt & Podsiadlowski, 1995)，このずれは軌道進化やコンパクト天体合
体の際の重力波形に対して影響を及ぼすため，検証が重要である．しかし，順行と逆行を
観測的に判別することは難しく，急速なスピン周期の変動から中性子星の逆行を示唆する
研究もあるものの (Mönkkönen et al., 2020)，この変動を中性子星の順行により説明する
研究もあり (Liu, 2020)，まだ議論の段階にある．
本研究では，自転や公転の周期だけでは回転方向の情報を得ることはできないが，中性
子星からの強力なＸ線ビームが，連星の相手の光学主星の表面を照射した際のパルスした
Fe Ka 蛍光輝線は，中性子星の自転の向きによって異なる位相遅れを生じることに着目し
た．そこで，NuSTAR衛星，Suzaku衛星，NICER望遠鏡による食を持つ大質量X線連
星 4U 1538-522の観測データの軌道位相・パルス位相分解したスペクトル解析を行った．
軌道位相分割した解析では，中性子星が手前の軌道位相で Fe Kα輝線の等価幅が大きい
結果を得た．この変動は光学主星の表面や星風を Fe Kα輝線の放射起源として輻射輸送
のモンテカルロ・シミュレーションにより再現することができた．また，Fe Kα輝線の
強度はパルス位相によっても変動しているが，連続成分のパルスに対し光路差のみでは説
明のつかない大きな位相遅れがあり，かつ軌道位相によって遅れの値が大きく異なってい
ることを発見した．光学主星表面を Fe Kα輝線の放射起源として中性子星の自転と光路
長の 2つの遅れの効果を考慮することにより，遅れの軌道位相変動が中性子星が順行して
いる時にのみ説明可能であることを明らかにし，順行を逆行から区別することができた．
この系の軌道周期は大質量X線連星の中では短い 3.7 日であり，軌道周期の短い系では
超新星爆発の際の反跳で中性子星が逆行している確率は低いため，反跳の観点では自然で
ある．昨年度打ち上がったXRISM衛星では，高いエネルギー分解能により鉄輝線のプロ
ファイルを詳細に調べることが可能なため，本研究の手法を発展させて多くの系で系統的
に中性子星の自転と公転のずれを調べることにより，中性子星の反跳や重力波源への理解
に繋がると期待される．
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1

第 1 章

序論

多くの星は連星系を成している (Duchêne & Kraus, 2013)．連星系においては潮汐効果な
どによって自転と公転の角運動量の向きは揃っていく傾向にあると考えられる (Fleming

et al., 2019)が，必ずしも整列しているわけではない．例えば，太陽系においては金星は
軌道運動と逆向きの自転をしており，天王星は 98度傾いた自転をしている．太陽系外惑
星においては，惑星が主星の前を通るトランジットの際に，自転している恒星の一部が
惑星で隠されることにより見かけの視線速度が変化することを利用したスペクトル解析
(Rossiter-McLaughlin効果) や遠心力による極と赤道付近の表面輝度の違いを利用したラ
イトカーブ形状の解析 (重力減光) によって (Herman et al., 2018)，主星の自転と惑星の
公転の測定が可能であり，ホットジュピターと呼ばれるタイプの惑星では多くが不整列で
あることが知られている (Albrecht et al., 2012) ．さらに，Hale (1994)では連星間距離が
30–40 au以上離れた恒星同士の連星では，自転と公転の整列 (alignment) は顕著ではない
ことが示された．
今回我々は，大質量星から中性子星への質量降着によりX線放射を起こす中性子星と
大質量星との連星系 (大質量X線連星, High-mass X-ray binariy; HMXB) を研究の対象
とした．HMXBにおいては超新星爆発の際の中性子星の反跳によって整列が崩される可
能性があり，その後，もう一方の大質量星も超新星爆発を起こすことにより，コンパクト
天体同士の連星系となり，いずれ合体する際に重力波イベントを引き起こすというシナリ
オが考えられている．重力波イベントにおいては自転と公転の傾斜によって波形に変化が
生じるため (Apostolatos et al., 1994)，重力波イベント以外の方法でこの傾斜を調べるこ
とは重要である．例えば，自転と軌道の向きは降着の角運動量輸送に影響を及ぼすため，
観測的検証方法としてはスピン周期から自転と公転の向きを検証できる可能性がある．実
際HMXB GX 301−2で観測された急速なスピンアップから，Mönkkönen et al. (2020)は
逆行を示唆し，Liu (2020)は順行を示唆しており確実な制限は難しい．そこで我々は，X

線スペクトル中に確認される鉄輝線の時間変動を調べることにより，中性子星の自転と公
転の向きを制限する新たな方法を着想し，大質量X線連星 4U 1538−522において自転と



2 第 1章 序論

公転の向きが整列していることを発見した．
第二章ではX線連星が誕生するまでの過程とその性質を概説する．第三章では今回の
研究で扱う天体 4U 1538−522についての先行研究と解析の動機を述べる．第四章では，
今回用いた検出装置の構成や性能について述べる．第五章では今回のスペクトル解析の手
法と結果を説明する．第六章ではスペクトル解析の結果について議論を行い，シミュレー
ションとの比較を行う．第七章ではまとめを行う．
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第 2 章

X線連星

太陽質量M⊙の約 8倍を超える質量M をもつ大質量星 (M ≳ 8 M⊙) は最期に重力崩壊
型の超新星爆発を起こし，中性子星やブラックホールといったコンパクト天体を中心に残
す．中性子星の典型的な質量は 1.4 M⊙，半径は 10 km程度と高密度で，108-1015 Gの強
い磁場を持つ．連星系において超新星爆発が起きた場合や，孤立したコンパクト天体が恒
星に捕獲された場合には，恒星とコンパクト天体との連星系が生じる．このような天体に
おいて，恒星からコンパクト天体へと質量が降着を起こすと，降着過程で重力エネルギー
が解放されX線で輝くことからX線連星と呼ばれる．本章では，近接連星での質量輸送
とX線連星の分類やスペクトルについて説明する．

2.1 連星系の分類と質量輸送
X線連星では質量降着によりX線放射が起きるため，その放射を理解する上では質量
輸送が重要となる．連星系の議論においては，星の全質量が中心に集中していると考えた
時の連星の重心から公転と揃って回転する系からみたポテンシャル (ロッシュポテンシャ
ル) が用いられる．ロッシュポテンシャルの概略を図 2.1に示す．図中の 1,2の点は天体
の位置を示し，1は 2よりも重く，質量比は 0.4である．ここで，L1–L5をラグランジュ
点と呼び，L1–L3は鞍点，L4–L5は極大点である．L1を通る等ポテンシャル面は内部臨界
ロッシュローブ (または単にロッシュローブ)，L2を通る等ポテンシャル面は外部臨界ロッ
シュローブと呼ばれる．2つの星が内部臨界ロッシュローブに収まる場合は分離型，片方
の星が内部臨界ロッシュローブに接している場合は半分離型，両方とも内部臨界ロッシュ
ローブを超えている場合には接触型連星に分類される．コンパクト天体はロッシュロー
ブを満たさないため，X線連星は分離型，もしくは半分離型の連星である．質量M1,M2，
連星間距離Aの連星において，M1の星のロッシュローブと体積の等しい球の半径RLは
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以下の式により 1 %以下の精度で近似できる (Eggleton, 1983)．

RL = A
0.49q2/3

0.6q2/3 + ln (1 + q1/3)
(2.1)

ここで q = M1/M2である．恒星半径R∗とRLとの比 β = R∗/RLはロッシュローブ充填
率と呼ばれる．一般に恒星の半径は進化するにつれ拡大していくため，連星系は分離型連
星から半分離型連星，半分離型連星から接触連星と進化していくと考えられている．連星

図 2.1: 質量比が 0.4の場合の公転軌道面上のロッシュポテンシャル．L1～L5はラグランジュ点で
ある．曲線は等ポテンシャル面を表し，L1，L2を通る等ポテンシャル面をそれぞれ内部臨界ロッ
シュローブ，外部臨界ロッシュローブと呼ぶ (現代の天文学第 7巻, 2009)．

系には一方の星からもう一方の星へと質量輸送が生じているものがあり，半分離型では
ロッシュローブ・オーバーフロー，分離型では星風降着が主要な輸送過程である．

2.1.1 ロッシュローブ・オーバーフロー
ラグランジュ点L1は重力と遠心力では鞍点となっているため，半分離型連星系ではロッ
シュローブを満たした天体から，L1を通ってもう一方の天体に定常的に質量輸送を起こ
す．この過程をロッシュローブ・オーバーフロー (Roche lobe overflow, RLOF) と呼ぶ．
ほとんどが半分離型であるコンパクト天体と低質量の恒星からなる連星 (Low-mass X-ray

Binary, LMXB) では支配的な降着過程である．
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2.1.2 星風降着
青色超巨星のように強い星風を吹いている天体においては，星風のうちコンパクト天体
の重力に捉えられた一部が降着を起こす．この過程を星風降着と呼ぶ．RLOFと異なり
星風降着は分離型連星系であっても降着を起こすことができるものの，質量損失のうち
10−4–10−3のみが降着を起こす効率の低い過程である．分離型の多い sg-HMXB (2.2.2節)

では，OB型星が高い質量損失率 (10−6–10−5 M⊙/yr) であることによって明るいX線源
として観測される (Sá et al., 2023)．

2.2 X線連星の分類
これまでに 400個以上もの多様なX線連星が発見されている．これらのX線連星は，質
量を供給している天体の質量をもとに，大きく大質量X線連星 (High Mass X-ray Binary;

HMXB) と小質量X線連星 (Low Mass X-ray Binary; LMXB) の 2つに分類される．この
節ではそれらの典型的な特徴について述べる．

2.2.1 小質量X線連星 (LMXB)

小質量X線連星は，2M⊙以下の小質量星を光学主星とするX線連星である．小質量星
はコンパクト天体が形成される際の超新星爆発を生き残ることが難しい．爆発により系
の質量を失うと系の束縛を維持することができず，対称的な超新星爆発においては，連星
系の総質量の 1/2の損失が束縛が維持されるかの境界である．そのため，恒星同士の連星
系の一方が超新星爆発を起こして LMXBを形成することは難しく，孤立したコンパクト
天体の捕獲により LMXBが形成される可能性が考えられている (Riccio, G. et al., 2022)．
典型的な軌道は数時間程度の短い周期の円軌道であり，そのほとんどは半分離型連星で
あると考えられており，小質量星は強い星風を持たないため，RLOFによる質量降着が
起こっている．中性子星の磁場は 108 G程度と弱く，サイクロトロン共鳴散乱構造 (2.3.3

節の 2) は確認されない．中性子星の磁場が弱いため，中性子星表面の広い範囲に降着が
起こり，パルスが検出されないものが多い．一方で，多くの LMXBでは I型X線バース
トという短時間の増光が確認される．これは，中性子星表面に降着した物質が一定以上の
量になった際に，熱核融合反応によって爆発的に燃焼することにより生じる現象であり，
HMXBでは見られない．
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2.2.2 大質量X線連星 (HMXB)

大質量X線連星 (High Mass X-ray Binary; HMXB) は 10M⊙以上の大質量星を光学主
星とするX線連星である．中性子星は∼ 1012 Gの強磁場であり，磁極に降着が集中する
ためパルスが確認される．HMXBは，光学主星が超巨星であるもの (super-giant HMXB;

sg-HMXB) とBe型星であるもの (Be-HMXB) の 2種類に分かれる．sg-HMXBの多くは
分離型連星であると考えられているが，超巨星は激しい星風を吹くため，星風降着による
定常的なX線放射が観測される．Be-HMXBは水素の輝線を示す大質量星であるBe型星
を伴星とするHMXBである．Be型星は自転が速く赤道面方向に星の半径の 10倍程度の
星周円盤を持つことが知られている．そのため，コンパクト天体の軌道と星周円盤が交差
する時に星周円盤のガスがコンパクト天体に多く降着を起こすことになり，おおよそ軌道
周期ごとにアウトバーストと呼ばれるX線の増光を示す．sg-HMXBの軌道周期は典型的
に数日程度で離心率は小さいのに対し，Be-HMXBは数 10から数 100日の長い軌道周期
で離心率は大きい．

表 2.1: X線連星の分類とその特徴
中性子星の磁場強度 (G) 軌道周期 離心率 降着過程

LMXB ∼ 108 数時間 0 RLOF

sg-HMXB ∼ 1012 数日 低い 星風
Be-HMXB ∼ 1012 数 10–数 100日 高い 星周円盤

2.3 近接連星系から sg-HMXBへの進化

2.3.1 HMXBの形成過程
sg-HMXBの形成は大質量近接連星系の進化によって理解することができる．図 2.2aに
示すような分離型連星の例を考える．ここでは初期質量が大きい星を主星，小さい星を
伴星と呼ぶ．質量が大きい星ほど寿命が短いため，主星が先に中心核の水素燃焼を終え，
半径が増加することにより分離型連星から半分離型連星となる (図 2.2b)．その後，主星
はその質量の多くを伴星に渡しヘリウム中心核のみを残す (図 2.2c)．主星が超新星爆発
を起こした際に中性子星を残し，系の束縛が保たれたままである場合には，大質量星と中
性子星との連星系になる (図 2.2d)．伴星が主系列である間は星風が弱く降着も少ないが，
伴星が超巨星となり強い恒星風を持つ段階で sg-HMXBになる (図 2.2e)．
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図 2.2: 大質量近接連星系から X線連星系への進化過程．図中の数値はそれぞれの段階での質量
(M⊙)を表す．(a) 連星系の初期条件．(b) 主星の半径が拡大し，ロッシュローブを満たした段階．
(c) RLOFによる質量輸送が終わった段階 (d) 超新星爆発を起こした段階．(e) 光学主星が青色超
巨星になり星風降着によるHMXBとなった段階．(van den Heuvel, 2009)

2.3.2 中性子星の反跳
電波パルサーの観測から，パルサーは親星の大質量星と比べて遥かに速い速度分布を
持っていることが知られている (Lyne & Lorimer, 1994)．連星系の一方が超新星爆発を起
こした際には質量損失により束縛されなくなるため，それにより中性子星が元の軌道速
度と同程度の固有速度を持ち脱出しているというシナリオもあるが，この効果のみでは
1000 km/sにも及ぶパルサーの最大速度を説明することができない (Phinney & Kulkarni,

1994)．そのため，パルサーの速い速度は超新星爆発の際の中性子星の強い反跳に由来す
ると考えられている．
孤立パルサーの観測例としては，Lyne & Lorimer (1994)では，平均 450 ± 90 km/s，

Hobbs et al. (2005)では 233個のパルサーのカタログから平均 400± 40 km/s，標準偏差
265 km/sのMaxwell分布，Arzoumanian et al. (2002)では，観測選択効果を考慮して，
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分布は 1成分ではなく 90 km/sと 500 km/sのほぼ均等に分割される二峰分布を支持し
ている．速度分布が単一成分であるがどうかには相違があるものの，数 100 km/sの高い
速度を持っていることは多くの研究で共通している．Fortin et al. (2022)では，35個の
HMXBに対して，ガイア衛星による固有運動の測定から天の川銀河の回転に対する固有
速度を計算し，観測された質量と周期を含めて超新星爆発前の軌道のマルコフ連鎖モンテ
カルロシミュレーションを行い，平均 116+18

−15 km/sのガンマ分布というキック速度分布を
得ている．また，キック方向と自転軸の向きが揃っている傾向 (spin-kick alignment) に
あることが，いくつかの研究で観測的に示唆されている (Noutsos et al., 2012; Biryukov

& Beskin, 2024)．反跳の観測的証拠は多いものの，そのメカニズムは特定されておらず
いくつかの説がある．Burrows et al. (1995)では，1次元，2次元での超新星爆発のシミュ
レーションを行い，中心核の流体力学的な摂動による非対称性爆発によって反跳が生じる
可能性があり，この場合，前駆星のコア回転により乱されるものの，キック方向とスピン
軸は直角に近いと予想している．原始中性子星が非常に強い磁場を持っている場合には，
ニュートリノ放射が非対称になることによりキックが誘発される可能性があるが，この効
果により数 100 km/sのキックを生成するためには少なくとも 1015–1016 Gの強磁場が必
要となる (Arras & Lai, 1999)．原始中性子星の中心からずれた磁気双極子による非対称
な低周波電磁放射により数年に及ぶタイムスケールでのキックを起こすという提案 (電磁
ロケット効果) もあり，この場合スピンキック整列を起こす可能性があるが原子中性子星
に周期数∼数 msの高速のスピンが必要となる (Tademaru & Harrison, 1975; Agalianou

& Gourgouliatos, 2023)．

2.3.3 X線連星のスペクトル

1) 連続成分

X線連星のX線の連続成分の放射の起源は，降着円筒が支配的である．強い磁場を持
つ中性子星に降着する物質は，アルフベン半径を過ぎると磁力線に沿って落下し，最終
的に磁極の上に高さ 1 kmほどの降着円筒を形成する．その際の自由落下速度は光速の数
10%に達する．降着率が低い場合には，プラズマは中性子星の表面付近まで到達し，中性
子星大気中の電子とのクーロン相互作用や陽子との非弾性散乱によって減速する．このと
き，降着プラズマの光学的厚みは小さいため，光子が垂直方向に逃げていくペンシルビー
ムが生じる (図 2.3右)．一方で，降着率が高い場合には，輻射圧によって降着円筒に衝撃
波面が生じる．衝撃波面で加熱されたプラズマから放射される光子は，光学的に厚い垂直
方向には脱出することができず，水平方向に放射するファンビームが生じる (図 2.3左)．
ペンシルビームとファンビームの境界は中性子星の磁場に依存する臨界光度 Lcritである
(Basko & Sunyaev, 1976)．また，この中間の降着率においては，ペンシルビームとファ
ンビームの混ざった角度依存性を持った放射が生じると考えられている．中性子星から
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の放射強度には以上のような角度依存性があり，一般に中性子星の自転軸と磁軸には「ず
れ」があるため，観測者から見たときにパルスが生じる．降着率や磁極の幾何的関係に
よってパルス波形は多様である．1つの天体においてもエネルギー帯域によって波形には
違いがあり，光度の変動に伴い波形に変化が生じることもある．いくつかのHMXBにお
ける波形の例を図 2.4に示す．

図 2.3: 中性子星の磁極の上に形成される降着円筒からのX線放射の模式図．(左) 磁場と平行方
向に放射されるファンビーム．(右) 磁場と垂直方向に放射されるペンシルビーム．(Schönherr, G.

et al., 2007)
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図 2.4: HMXBにおけるパルス波形の例．検出器は INTEGRAL衛星の ISGRIであり，天体は
左から A 0535+262, Cen X-3, Vela X-1であり，各パネルは (a) 20–30 keV (b) 30–40 keV (c)

40–50 keV (d) 50–70 keV (e) 70–100 keVの帯域を表す．(Lutovinov & Tsygankov, 2009)

2) サイクロトロン共鳴散乱構造 (CRSF)

サイクロトロン共鳴散乱構造 (Cyclotron Resonant Scattering Features, CRSF)は，降
着駆動型パルサーのスペクトル中に見られる吸収線である．中性子星の磁場は 1012 Gほ
どで非常に強いため，電子のサイクロトロン運動の半径 (ラーマー半径)は量子化され，ラ
ンダウ準位と呼ばれる離散的なエネルギーをとる．ランダウ準位間の遷移エネルギーEcyc

は以下のように表される (Staubert, R. et al., 2019)．

Ecyc =
n

(1 + z)

ℏeB
mec

= 11.6
n

1 + z

(
B/1012 G

)
keV (2.2)

ここで，zは中性子星の重力による赤方偏移，B (G)は磁場である．また，nはランダウ
準位の励起状態に対応する量子数であり，n = 1は基本線，n ≥ 2は高調波と呼ばれる．
HMXB中の中性子星の典型的な磁場は B ∼ 1012 Gであるため，Ecycは数 10 keV程度
となり，この帯域に CRSFが生じる．一例として，HMXB Cen X-3のスペクトルには
∼ 30 keVに CRSFが検出される (図 2.7)．陽子のような他の荷電粒子も同様の準位を持
つが，陽子のEcycは電子の 1/1000以下であるため通常の磁場の大きさの中性子星では観
測されない．
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3) 鉄Kα輝線

多くのHMXBでは蛍光輝線や光電離による輝線や吸収線が見られる．特に鉄は元素存
在比が大きく，蛍光収率も高いことから輝線強度が強く，多くの系で 6–7 keVに鉄Kα輝
線が検出される (図 2.7)．鉄Kα輝線の中心エネルギーは図 2.5に示すように電離度に対
する依存性を持っている．光電離プラズマにおいて，各電離度の鉄の存在比の指標として
以下で定義される電離パラメータ ξが用いられる (Tarter et al., 1969)．

ξ =
L

nr2
erg cm s−1 (2.3)

ここで，L (erg s−1)は光度，n (cm−3)は電子の個数密度，r (cm)は光源からの距離であ
る．L/r2は各位置でのフラックスに対応することから，これが大きいほど光電吸収を起
こすタイムスケールが短く，密度 nが高いほどイオンと電子が再結合するタイムスケール
が短いことに対応している．光電吸収と再結合のバランスによって電離状態が決定するた
め，ξが大きいほど電離が進んでいる．光子指数 1のべき関数型スペクトルを仮定した時
の電離パラメータと鉄の電離状態の関係を図 2.6に示す．輝線プロファイルは電離度だけ
でなく，光電離を起こすガスの運動によるドップラーシフトも輝線幅や中心エネルギーへ
と寄与する．そのため，鉄輝線は系の構造を診断するのに有用なツールである．Chandra

衛星での 10個のHMXBと 31個のLMXBの鉄輝線の中心エネルギーの体系的な解析によ
ると，X線連星における鉄輝線の電離度は FeI–FeXである (Torrejón et al., 2010)．
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図 2.6: F (E) ∝ E−1を入力のX線スペクトルとした時の電離パラメータと電離度の関係 (Kallman

et al., 2004)
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図 2.7: NuSTAR観測によるHMXB Cen X-3のスペクトル．∼6.4 keVの輝線は鉄輝線, ∼30 keV

の吸収線はCRSFである．(a) ベストフィットモデルの残差．(b) CRSFの強度を 0とした時の残
差．(c) CRSFを除いたベストフィットモデルの残差．(Liu et al., 2024)
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2.3.4 X線連星の密度構造
2.3.3節の 3)で述べたように，連星の密度構造と輝線は密接に関係している．特に式

(2.3)のように低電離の輝線は密度が高い場所から出る傾向にある．この節では，HMXB

における主要な密度構造と低電離輝線について述べる．

1) 降着円盤

降着円盤は，コンパクト天体への降着物質がケプラー回転しながら落ちていく際に形成
される円盤である．HMXB中の中性子星は強磁場を持っているため，降着円盤は中性子
星表面まで到達することはできず，降着のラム圧と磁気圧が釣り合う距離 (アルフベン半
径) が降着円盤の内縁となり，そこから磁場の向きに沿って磁極に向かって降着していく
ことになる．アルフベン半径RAは等方的な降着と双極子磁場を仮定したとき，中性子星
の表面磁場B，光度 L，半径R，質量M により以下で与えられる (Lamb et al., 1973)．

RA ∼ 2.6× 103

[(
B

1012 G

)4 (
L

1037 erg/s

)−2 (
R

106 cm

)10 (
M

M⊙

)] 1
7

km (2.4)

降着円盤の内縁の回転速度は，HMXB中の中性子星における典型的なパラメータ B ∼
1012 G, L ∼ 1037 erg/s, R ∼ 10 km, M ∼ 1 M⊙で，アルフベン半径におけるケプラー回
転を考えることにより

√
GM/RA ∼ 105 km/sとなる．よって，中性子星表面からこの降

着円盤の内縁が照らされて鉄輝線が生じる場合には，100 eV程度のドップラー広がりを
持つことになる．

2) 星風

sg-HMXBの光学主星である青色超巨星は強い恒星風を持つ．終端速度は 1000 km/s程
度と非常に速く，質量損失率は 10−7M⊙/yr以上の高密度な星風である．この星風は，完
全には電離していない金属イオンが紫外線光子を共鳴吸収し，光子の運動量を獲得するこ
とによって駆動する (Castor et al., 1975)．このような加速によって星風の速度 Vwindは恒
星中心からの距離 rに対して依存性を持ち，終端速度 Vinf , 恒星の半径R∗により，以下の
β則がプロファイルを表すのによく用いられる．

Vwind(r) = Vinf

(
1− R∗

r

)β

(2.5)

典型的には β = 0.7− 1(Puls et al., 1996)である．このメカニズムは不安定性を引き起こ
しやすいため，星風はその質量の多くが高密度の塊に分裂したクランピーな状態であるこ
とが知られている (Lucy & White, 1980)．クランピーな星風では，滑らかな星風と比べ
てクランプ内の密度が高く電離パラメータは小さく，電離度は小さくなる．
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3) 降着航跡

HMXBでは，強い重力場を持った中性子星が濃い星風中を高速で運動することにより，
中性子星から尾を引くような構造が生じており (図 2.8)，これを降着航跡 (accretion wake)

という．シミュレーションによると中性子星の質量や星風のパラメータによって形状は大
きく変動する (Manousakis, A. et al., 2012)．観測的な降着航跡の証拠として，中性子星か
ら視線方向に航跡が存在する場合の吸収の増加が挙げられ，一例としてDiez et al. (2023)

ではVela X-1において軌道位相分割したスペクトル解析を行い，吸収の軌道位相に対す
る非対称性から，星風に降着航跡のような大規模な構造が存在することを発見している．

図 2.8: v∞ = 500 km/s,質量損失率 10−6 M⊙/yr,中性子星質量 1.5 M⊙における流体力学シミュ
レーションによるHMXBの星風と降着流の密度分布 (Manousakis, A. et al., 2012)

2.4 自転と公転の不整列
角運動量の輸送を考えた時には，連星系の自転と公転は整列していることが期待される
が，これまでにさまざまなタイプの系で不整列に関しての研究が行われている．この節で
はそれらの観測的な証拠と生じる原因について概説する．本論文における角度の呼称を図
2.9に示す．HMXBでは質量の大きい光学主星を主星，コンパクト天体を伴星にあたる．
図 2.9のように自転の方向と自転傾斜角を定義した場合に，自転傾斜角が 90度よりも小
さいことを順行，自転傾斜角が 90度より大きいことを逆行と呼ぶ．順行であり，さらに
自転傾斜角が小さいことを整列と呼ぶ．
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図 2.9: 本論文での連星系の角度パラメータの呼称

2.4.1 恒星と惑星，恒星同士の連星
惑星の軌道面に対する恒星の自転軸の傾きの測定には，惑星が恒星の前を通るトラン
ジット中のスペクトル線の変動が利用される．スペクトル線は恒星の自転のドップラー
効果により幅を持ち，トランジットの際には惑星が恒星の一部を遮蔽することにより，ス
ペクトル線の中心エネルギーに変動が起きる (Rossiter-McLaughlin効果, Rossiter, 1924;

McLaughlin, 1924)．恒星の自転に対して惑星が順行軌道の場合にはトランジットの前半
で赤方偏移，後半で青方偏移のようにスペクトル線が変動し，逆行軌道の場合には青方偏
移から赤方偏移に変化する．この手法による解析の結果，木星ほどの質量のガス惑星で軌
道長半径が約 0.1 au以下のホットジュピターと呼ばれる惑星は，自転軸傾斜角が大きい
ものが多いことが明らかになっている (Albrecht et al., 2012)．しかし，原始惑星系円盤
段階から整列していなかったのか，惑星形成後の潮汐移動 (Dawson & Johnson, 2018)に
よって整列が崩されているのかは分かっていない．
恒星同士の連星の形成過程は十分に理解されていないが，乱流による分裂や力学的相
互作用により形成される場合には整列が崩される可能性がある (Bate et al., 2010; Bate,

2018)．Hale (1994)では，太陽型の恒星を含み位置観測により公転が確認できている実視
連星に対して，軌道長半径が 30–40 au未満の連星では整列しているのに対して，軌道長
半径が大きい系ではランダムであるということを発見した．
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2.4.2 恒星–コンパクト連星
中性子星と恒星の連星系においては，中性子星の反跳が不整列の原因になりうる．Brandt

& Podsiadlowski (1995)では，もともと整列していた 5 M⊙と 15 M⊙の連星系において，
超新星爆発時の中性子星の瞬間的な反跳に応じた軌道の変化によって整列が崩れると仮
定したときの自転傾斜角をモンテカルロシミュレーションにより調べた．逆行の割合は
キックの速度分布，爆発後の軌道周期，キックが等方的に生じるか選択的な向きであるか
によって影響を受け，HMXBでは逆行の割合は 20 %程度であるという結果を得ている．
このような不整列は，潮汐効果により軌道周期の長期的な減衰が促進されるメカニズムと
なりうる (Brandt & Podsiadlowski, 1995)．また，Be-HMXBではBe星の自転面の円盤風
によって降着が生じているため，不整列は中性子星への降着率に影響を及ぼす．
ブラックホールX線連星では，偏光とジェットの位置角を観測することにより不整列に
制限をつけることが可能であり，Poutanen et al. (2022)では，MAXI J1820+070に対して
不整列角に 40度の下限を得た．このようなずれが生じるメカニズムの 1つとして，超新星
爆発の非対称性によるブラックホールの誕生時の反跳が考えられ，Atri et al. (2019)では
16個のブラックホールX線連星の軌道から形成時の反跳を推定し，75 %の系で 70 km/s

を超えるキックを超えるという結果を得た．

2.4.3 コンパクト–コンパクト連星
コンパクト天体同士が合体する際には，連星間距離が近づくにつれて高速で自転を起
こすことによって重力波が生じるが，一般相対論的なスピン軌道結合とスピンスピン結
合による歳差運動のために，不整列が存在する場合には波形に変調が生じる (Apostolatos

et al., 1994)．重力波はさまざまな観測のノイズと比べて小さいため，検出のためには波
形テンプレートを予めデータベース化している必要があり，歳差運動を考慮しないテンプ
レートでは検出効率が低下する可能性がある (Apostolatos, 1995)．検出効率の低下は角運
動量や質量比に対して依存している．特に角運動量の大きいブラックホールと中性子星の
連星の場合には，スピン傾斜角が 30度を超えると検出効率が大きく低下するが，中性子
星の反跳によってそのような系は 30–80 % 存在するため，歳差運動を考慮しないテンプ
レートでは検出効率が最大 1/4に減少する可能性がある (Kalogera, 2000)．
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第 3 章

HMXB 4U 1538−522の概観と観測動機

3.1 HMXB 4U 1538−522

本論文で解析対象とする 4U 1538−522はUhuru衛星 (Giacconi et al., 1974)によって発
見された中性子星とB0.2Ia型超巨星 (QV Nor)との sg-HMXBであり，3.7日の軌道周期
と 526秒のパルス周期，軌道の 3 %の長さの食を持つことから，エッジオンに近い系だと
考えられている．Gaia衛星の観測で決定された太陽系からの距離は 6.6+1.4

−2.1 kpc(Arnason

et al., 2021)である．この系の軌道が円軌道であるか楕円軌道であるかには議論の余地が
残っており，Clark (2000)では離心率 e = 0.174 ± 0.015，Mukherjee et al. (2007)では
e = 0.18 ± 0.01と互いに一致する値を求めており，sg-HMXBとしては高い離心率から，
誕生後，数千年程度しか経っていない若い系であると議論している．両者の近星点引数に
は不一致があり，Clark (2000)では ω = 64 ± 9 (deg)であるのに対してMukherjee et al.

(2007)ではω = 40±12 (deg)であり，そのずれを ω̇ = −3.8±2.2 (deg/year)の近星点移動
により説明している．近星点移動はFalanga et al. (2015)により ω̇ = −1.3±0.6 (deg/year)

に更新されている．一方で，Rubin et al. (1997)では e < 0.058，Makishima et al. (1987)

では e = 0.08±0.05といった低い離心率を示す研究もあり，より最近のRawls et al. (2011)

では，円軌道解と楕円軌道解の双方を検証した上で，中性子星の質量が 0.874± 0.073 M⊙

(楕円軌道解)もしくは 0.996± 0.101 M⊙ (円軌道解)と，知られている中性子星の質量の
中でも非常に小さいことを指摘した．表 3.1に，円軌道と楕円軌道による各パラメータを
示す．また，図 3.1にそれぞれの軌道の概観を示す．
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表 3.1: 4U 1538−522の系のパラメータ (Rawls et al., 2011)

軌道 i (deg)1 Mns (M⊙)
2 M∗ (M⊙)

3 R∗(R⊙)
4 β5

楕円軌道 68.0± 1.4 0.874± 0.073 20.72± 2.27 15.72± 0.52 0.95

円軌道 76.8± 6.7 0.996± 0.101 14.13± 2.78 12.53± 2.11 0.88

1光学主星QV Norの自転軸傾斜角, 2中性子星の質量, 3QV Norの質量, 4QV Norの半径,
5QV Norのロッシュローブ充填率

図 3.1: 中性子星の軌道の概観．実線は円軌道解，点線は楕円軌道解である．近日点引数 ωは中
性子星が天球面を通過する点を基準として定義する．

この天体のＸ線スペクトルには，∼22 keVと∼49 keVに電子サイクロトロン共鳴があ
り (Clark et al., 1990; Robba et al., 2001)，そこから求められる磁場はB ∼ 2× 1012 Gで
ある．∼ 6.4 keVには強い低電離の鉄K輝線 (Hemphill et al., 2014; Hu et al., 2024)が知
られており，食中の高分散観測では図 3.2のように S,Si,Mg,Feの高階電離輝線も検出され
る (Torrejón et al., 2015; Rodes-Roca et al., 2011)．
Torrejón et al. (2015)ではChandra衛星のHETG観測による高いエネルギー分解能で
の食の前と食中のスペクトル解析を行い，輝線中心エネルギーから鉄輝線の電離度と放射
領域のドップラー速度を調べている．電離度が FeII–FeXと小さいことから放射領域の電
離パラメータは小さく−1 ≤ log ξ ≤ 2，より優位なのは log ξ ≤ 0であるとし，鉄輝線の
放射体のドップラー速度は 800 km/s以下とした．Hemphill et al. (2014)では，Suzakuに
よる観測データをパルス位相・軌道位相に分割してスペクトル解析を行ない，低電離の鉄
輝線の強度が連続成分のパルスとタイミングにずれのある変動をしていることを発見し，
時間のずれが光路長に対応するのであれば∼1 au離れた反射体に対応することを示した．
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図 3.2: XMM-Newtonによる食中の 4U 1538−522のスペクトル．黒は PN，灰色はMOSによ
る観測結果．(上段) スペクトルと連続成分と 6本の輝線 (Fe Kα I–XVII, Fe XXV, S XV Heα,

Si XIV Lyα, Si XIII Heα, Mg KαまたはMg XI Heα)でのベストフィットモデル．(中段) ベスト
フィットモデルから輝線を除いた残差．(下段) ベストフィットモデルの残差．(Rodes-Roca et al.,

2011)

Hemphill et al. (2019)ではNuSTARの食の入りから食の出までの観測により，食のタイ
ミングの測定による軌道歴の更新と，食前後での吸収の増加，Hemphill et al. (2014)と一
致する電子サイクロトロン共鳴の結果を得た．
この系での中性子星からのX線ビームの角度依存性は議論の段階にある．Bulik et al.

(1992)では，10–38 keVのパルスプロファイルをエネルギーごとにペンシルビームの理論
モデルでのフィッティングを行い，自転軸の視線に対する傾斜角は 90度に近く，自転軸
と磁気軸のなす角は 30度以下であると求めている．一方で，Cominsky & Moraes (1991)

では，自転軸と視線の傾斜角は 30度程度で，ペンシルビームとファンビームの複合によ
るパルスプロファイルであると説明した．
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3.2 解析の動機
これまでに述べた通り，X線連星においては中性子星近傍から放射された連続X線に
よって周囲の濃いガスが蛍光X線を出したり，周辺プラズマで光電離を起こすことによ
り輝線を放射し，その中でも特に強度の大きいものは鉄輝線である．この際の輝線のプロ
ファイルはガスの密度分布,中性子星との位置関係,速度に依存する．特に観測者から見て
軌道がエッジオンである場合には光学主星や降着航跡と中性子星と観測者との位置関係
が軌道位相によって大きく変化するため，4U 1538−522は鉄輝線による密度分布の解明
に有利である．さらに，光学主星の中心と中性子星との距離は∼ 0.1 auであるのに対し
て，Hemphill et al. (2014)では∼ 1 auに対応する大きな鉄輝線のパルス位相の遅れが見
つかっている点は着目すべきであると考え，中性子星の回転によるビームの向きの変化を
考慮することにより，第六章で述べるように，この遅れに説明を与えるとともに中性子星
の自転の向きを制限できる描像を得た．HMXB内の中性子星の自転の向きは中性子星の
反跳や連星系の進化の理解のために重要な情報であり，鉄輝線のパルスはそれを調べる新
手法として有用であると考え，本研究を行うに至った．
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第 4 章

解析に用いた観測装置

X線は屈折率が 1より小さいことにより，可視光のように屈折レンズを用いて集光するこ
とは困難である．そこで，入射角が非常に小さい時にX線が全反射することを利用した望
遠鏡により集光を行う．一般的には回転放物面と回転双曲線を組み合わせたWolter I型
望遠鏡が採用されることが多い．また，X線は大気に対して不透明であり地上からの観測
はできないため観測は人工衛星上で行われる．本研究では，NICER望遠鏡, NuSTAR衛
星，Suzaku衛星による観測データの解析を行った．以下では各検出器について概要を述
べる．各検出器の性能は表 4.1にまとめる．

4.1 NICER

NICER (Neutron Star Interior Composition ExploreR) は，2017年 6月 3日に打ち上
げられた，国際宇宙ステーション (International Space Station; ISS) 上に搭載されている
NASAによる非撮像軟X線望遠鏡であり，現在も運用が続けられている．NICERは中性
子星の自転によるパルス波形を精密に調べ，中性子星の質量と半径の比などを調べること
による中性子星内部の高密度物質における状態方程式の解明を主な目的の一つとして開
発された．その観測装置 XTI (The X-ray Timing Instrument) は 56組の集光装置 (The

X-ray Concentrators; XRC) と焦点面モジュール (The Focal Plane Modules; FPM) から
なり，そのうちの 4つ (DET ID 11,20,22,60) は機能していない．特徴として，∼100 ns

という非常に高い時間分解能，1.5 keVで∼1900 cm2, 6 keVで 600 cm2という大有効面
積を持つことが挙げられる．NICERは非撮像系であるため，視野内の点源の無い領域を
利用してバックグラウンドスペクトルを取ることができない．そのため，荷電粒子バック
グラウンドなどの経験的なモデルを構築してバックグラウンドスペクトルを作成する
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図 4.1: NICER衛星の概観 Okajima et al. (2016)

4.1.1 XRC

XRCは 56台のX線集光装置であり，FPMモジュールの 2 mm開口部にX線を集中さ
せることができる．各XRCは 24枚の入れ子になった金コーティングの放物面薄膜ミラー
からなる．動作している 52個のモジュールの合計の有効面積は図 4.2であり，2.2-3.5 keV

と 11–14 keVには金のMシェルと Lシェルによる吸収端が見られる．

4.1.2 FPMモジュール
FPMモジュールは各 XRCの焦点面に置かれたシングルピクセルのシリコンドリフ
ト検出器である．8個ずつでグループになっており，各グループが 1つの電源ユニット
(Measurement and Power Unit; MPU) によって制御されている．

4.2 NuSTAR

NuSTAR (Nuclear Spectroscopic Telescope Array) 衛星は，2012年 6月 13日にNASA

によって打ち上げられた．3–79 keVという硬X線帯域での撮像と分光に特化しているこ
とが大きな特徴であり，現在も観測が続けられている．
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図 4.2: NICER の有効面積 (https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/analysis_

threads/arf-rmf/)

4.2.1 光学系
NuSTAR衛星の望遠鏡にはWolter-I型に近い設計の 133個の同心ミラーシェルが用い
られている．Pt/SicおよびW/Siでの多層コーティングによって，3–79 keVの硬X線帯
域での集光が可能となっている．硬X線領域では全反射の臨界角は小さくなるため焦点
距離を長くとる必要がある．NuSTAR衛星では打ち上げ後にマストを伸長することによ
り，打ち上げのコストを抑えながら 10.15 mの長い焦点距離を達成している．

4.2.2 FPMA/FPMB

2つの焦点面には，FPMA,FPMB (Forcal Plane Detector Module A/B) という高エ
ネルギー光子の量子効率に優れた CdZnTe半導体検出器が備えられている．それぞれが
32 × 32 pixelの 4つの CZT検出機で構成されており，エネルギー分解能は 400 eVであ
る．焦点面は CsI結晶のアクティブシールドによって遮蔽されており，NuSTARの主な
バックグラウンド事象となる，光軸以外から焦点面を横切る高エネルギー光子と宇宙線
を検出している．アクティブシールドとCZT検出器の同時イベントを取り除くことによ
り，バックグラウンド事象を低減することが可能である (図 4.4)．

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/analysis_threads/arf-rmf/
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/analysis_threads/arf-rmf/
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図 4.3: (上) 軌道上でのマスト展開後の NuSTAR衛星の想像図．(下) NuSTAR衛星の内部構造
(Harrison et al., 2013)

図 4.4: (左) NuSTAR衛星のCsIアクティブシールド．(右) アクティブシールドを収める曲面型
のベリリウム入射窓を備えた筐体 (https://www.nustar.caltech.edu/page/detectors)

https://www.nustar.caltech.edu/page/detectors
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4.3 Suzaku

Suzaku衛星は2005年7月10日に打ち上げられ，2015年に運用終了となったJAXA/ISAS

によるX線望遠鏡である．この衛星はX線とガンマ線で高温プラズマの観測を行い，銀河
団の形成や進化，ブラックホール周辺の物質の運動の解明を目的とし，広帯域での撮像が
可能となるように開発された．搭載された 5つのXRT (X-ray telescope) のうち 4つの焦
点面検出器はCCD検出器XIS (X-ray Imaging Spectrometer)，1つはマイクロカロリメー
タXRS (X-ray Spectrometer) である．XRSは非常に高いエネルギー分解能で 0.2–12 keV

の観測を行う予定であったが，冷却剤の液体ヘリウムが打ち上げ直後に蒸発してしまった
ことにより観測が不可能になった．また，硬X線検出器HXD (Hard X-ray Detector) も
搭載されており，これらを合わせると 0.2–600 keVという非常に広帯域での観測が可能で
ある．以下では，本研究での解析に用いたXIS検出器を中心に説明する．

図 4.5: Suzaku衛星の内部構造Mitsuda et al. (2007)
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4.3.1 XRT

XRTは Suzaku衛星に搭載されたWolter-I型を円錐面で近似した多重薄膜型の望遠鏡
である．焦点距離は，焦点面検出器をXISとするXRT-Iでは 4.75 m, XRSとするXRT-S

では 4.5 mである．多重薄膜型X線望遠鏡では，視野外のX線源から検出器に到達する
迷光が問題となるが，Suzaku/XRTでは望遠鏡の前面にアルミニウムで作製されたプリコ
リメータを搭載することにより，JAXAの先代のX線天文衛星ASCAと比べて約 1桁迷
光を抑えることに成功している．

4.3.2 XIS

XISは 5台のXRTのうち，4台の焦点面に備えられたCCD検出器である．0.2-12 keV

の帯域をカバーし，エネルギー分解能は 130 eV程度である．4台のXISのセンサーはそ
れぞれXIS0–3と呼び，XIS0,XIS2,XIS3は表面照射型 (Frontside Illuminated; FI)，XIS1

は裏面照射型 (Backside Illuminated; BI) のCCDである．XIS2は 2006年 11月に微小隕
石の衝突と推定される事故により使用不能となった．
XISの観測モードは Clockモードと Editモードの組み合わせから定義される．Clock

モードにはNormalとParallel-sum (P-sum) の 2通りがある．Normalモードでは，すべて
のピクセルを通常 8秒周期で読み出す．Normalモードには BurstオプションとWindow

オプションがある．Burstオプションは実質的な露光時間を 8秒より短くするオプション
で，パイルアップを防ぐために利用される．Windowオプションは,CCDの一部の範囲を
8秒の間に複数回読み出すオプションで，パイルアップを下げつつ時間分解能を上げて効
率の良い観測を行うために利用される．NormalモードではX線イベントの起こったピク
セルを中心として，それを取り巻く周囲のピクセルの波高値を地上に送信する．転送でき
る容量には限られるため，この際の情報量をEditモード (2x2, 3x3, 5x5) により選択する
ことが可能である．P-sumモードでは，縦方向に加算をして読み出しを行い，1次元的な
位置情報しか得られない代わりに∼8 msの時間分解能を得ることができる．
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表 4.1: 各観測装置の性能の諸元
検出器 NICER NuSTAR Suzaku/XIS

エネルギー分解能 (eV@6keV) 137a 400c 130d

エネルギー範囲 (keV) 0.2–12b 3–79c 0.2–12d

時間分解能 < 300 nsb 0.1 msc 8 s (normal mode)d

有効面積 (cm2) 600 (@6 keV)a 900 (@10 keV) 160 (FI),110 (BI)(@8 keV)d

ahttps://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/nicer_about.html,bhttps:

//heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/mission_guide/,chttps:

//www.nustar.caltech.edu/page/researchers,dMitsuda et al. (2007)

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/nicer_about.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/mission_guide/
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/nicer/mission_guide/
https://www.nustar.caltech.edu/page/researchers
https://www.nustar.caltech.edu/page/researchers
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第 5 章

X線データ解析

5.1 解析に用いた観測とデータ処理
本研究では，NuSTAR, NICER, Suzakuによる 4U 1538−522の観測データを用いて解
析を行った．観測の一覧を表 5.1に示す．ここで，軌道位相Φは食の中心でΦ = 0とする．

表 5.1: 解析に用いた観測の概要
観測機器 ObsID 観測日時 観測時間 (ks) 軌道位相Φ1 ω (deg) 2

NICER 4594010101 2021-08-05 12.6 0.805–1.044 16± 16

4594010102 2021-08-06 13.3 1.048–1.309 16± 16

4594010103 2021-08-07 14.7 1.319–1.580 16± 16

4594010104 2021-08-08 14.9 1.596–1.824 16± 16

NuSTAR 30201028002 2016-08-11 43.8 0.842–1.105 23± 14

30401025002 2019-05-02 36.9 0.483–0.723 19± 15

30602024002 2021-02-16 21.8 0.268–0.405 17± 16

30602024004 2021-02-22 21.6 0.800–0.945 17± 16

Suzaku 407068010 2012-08-10 46.0 0.501–0.691 28± 13

1 軌道運動の暦はHu et al. (2024)に従った．
2 近星点引数 ωは Falanga et al. (2015)に従った．

データ処理には，HEASoft ver6.32を使用した．キャリブレーションデータベースCALDB

のバージョンはNICER:20240206, NuSTAR:20240311, Suzaku:20181010である．以下に
それぞれの検出器で行なった解析手順の概要を示す．
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5.1.1 NICER/XTIデータ処理
NICERの観測データは連続した 4日間に渡り行われた観測が日付ごとにObsIDとして
分割されたものなので，まず niobsmerge1により観測結果を統合し，ObsID 4594010100

の 1観測として扱った．nicerl22を用いてキャリブレーションとスクリーニングを行ない，
J2000.0に基づく赤道座標系で ra=235.597347, dec=−52.385994での太陽系重心補正をお
こなった．その後，nibackgen3C50(Remillard et al., 2022)3により天体信号と推定される
バックグラウンドのスペクトルファイルを作成した．3C50は 3つのパラメータにより特徴
づけられた経験的バックグラウンドモデルである．その際に，ノイズの大きいDET ID 14,

34は除外した．レスポンスファイルは nicerrmfと nicerarfによって作成した．

5.1.2 NuSTAR/FPMAとFPMBのデータ処理
NuSTARでは，nupipeline4によってキャリブレーションとスクリーニングを行なった．
その後 nuproducts5により太陽系重心補正とスペクトルファイル，レスポンスファイルの
作成を行なった．スペクトル作成に利用するソース領域は天体の座標を中心に半径 40ピ
クセル∼100 秒角の円，バックグラウンド領域は内側の半径 50，外側の半径 80ピクセル
の円環とした．

5.1.3 Suzaku/XISのデータ処理
Suzaku/XISの観測は 1/4ウィンドウモードで行われた．観測の時点で動作していない

XIS2を除いた，XIS0,1,3に対して処理を行った．イベントファイルに対して barycorr6を
用いて太陽系重心補正を行った．この観測ではX線イメージの天体の中心付近で 7%程度
のパイルアップが生じていたため，pileest7によって 3%以上のパイルアップ領域を除外し
た上で，ソース領域を半径 110ピクセル∼ 110 秒角の円，バックグラウンド領域を画像
の両端の領域として指定した．領域を図 5.1に示す．それらの領域に基づき xselectを用
いてスペクトルファイルを作成した．レスポンスファイルは xisrmfgen8と xissimarfgen9

によって作成した．

1https://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/help/niobsmerge.html
2https://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/help/nicerl2.html
3https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/nibackgen3C50.html
4https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/nupipeline.html
5https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/nuproducts.html
6https://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/help/barycorr.html
7https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/pileest.html
8https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/xisrmfgen.txt
9https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/heasoft/help/xissimarfgen.txt

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/help/niobsmerge.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/help/nicerl2.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/nibackgen3C50.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/nupipeline.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/nuproducts.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/help/barycorr.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/pileest.html
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/xisrmfgen.txt
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/heasoft/help/xissimarfgen.txt
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図 5.1: Suzaku XIS1 5x5モードの解析でスペクトル抽出に用いた領域．中央の実線の円はソー
ス領域，赤の斜線の領域はパイルアップ領域，破線はバックグラウンド領域である．

5.1.4 位相分割処理
軌道位相の分割の際には，Hu et al. (2024)の軌道運動の暦に従って軌道位相を決定し，
イベント時刻によるフィルタリングと，Good Time Interval (GTI)の更新をしたイベン
トファイルを作成し，上述した各検出器での処理を行なった．
パルス周期には長期的な変動があるため，パルス位相分割の際には efseachにより各観
測でのパルス周期Ppulseを決定した上で，軌道位相分割と同様のイベント時刻によるフィ
ルタリングとGTIの更新の後に，各検出器での処理を行なった．パルス位相の原点は，カ
ウントレートが最小となるパルスの谷にとった．

5.2 解析結果

5.2.1 スペクトルフィットのモデル
本研究では，XSPEC version 12.13.1 を用いてスペクトル解析を行なう．ここでは，

NICER ObsID 4594010100での軌道位相 0.6–0.7と NuSTAR ObsID 30602024002での
軌道位相 0.3–0.4でのフィッティング手順を例に示す．
NICERでは，1–10 keVの範囲でのフィッティングを行なった．この天体の連続成分に
はカットオフが存在するが，NICERのエネルギー範囲より高エネルギーなので，連続成
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分として powerlawを用いた．powerlawは規格化定数K (photons/cm2/keV @1 keV)と
光子指数 αをパラメータとした単純な冪乗則のモデルである．

A(E) = KE−α (5.1)

スペクトルには星間吸収と系に固有の吸収が見られる．星間吸収は時間的な変動はないた
め，HI4PI Collaboration et al. (2016)の全天HIサーベイに基づく nhコマンド10により，
柱密度を 7.3× 1021 cm−2としてモデルに用いた (tbabs1)．系に固有の吸収としては滑ら
かな吸収と部分吸収を用いた (tbabs2*tbpcf)．部分吸収はスペクトルの一部が吸収を受け
る時のモデルであり，小さい光源では，短時間で変動する吸収を表現することができる．
そのパラメータには柱密度とレッドシフトに加え，スペクトルのうち吸収を受けている割
合 (被覆率) fpcf があり，以下のように表される．

tbpcf = fpcf × tbabs + (1− fpcf) (5.2)

吸収の概念図を図 5.2に示す．

中性子星
速度

NH,pcfNH
fpcf

図 5.2: 部分吸収の概念図．クランピーな吸収体や中性子星の運動によって吸収が時間的に変動
し，時間平均したスペクトルでは，一部が強い吸収を受けているように見える．

これらの吸収の組成にはWilms et al. (2000)による宇宙組成を用いた．この連続スペク
トルのモデルでは，図 5.3下段のように 6.4 keVに残差が存在する．これはTorrejón et al.

(2015)でFeII–FeXと報告された低電離のFe Kα輝線 (以下では単に鉄輝線と呼ぶ)と考え
られる．そこで，gaussianをモデルに追加した．この輝線幅は< 20 eVであり (Torrejón

et al., 2015)，本論文で扱う検出器のエネルギー分解能に比べて十分細いため，gaussian

の幅は 0に固定した．これによりフィッティングモデルは以下のようになる．
10https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/nh.txt

https://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/software/lheasoft/help/nh.txt
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component parameter value

tbabs1 NH(10
22 cm−2) 0.73 (fixed)

tbabs2 NH(10
22 cm−2) 1.70+0.05

−0.06

tbpcf NH(10
22 cm−2) 6.9± 1.2

fpcf 0.290+0.023
−0.024

redshift 0 (fixed)

powerlaw Photon Index 1.10± 0.03

norm (photons keV−1 cm−2 s−1) 0.032± 0.002

gaussian Center energy (keV) 6.426+0.013
−0.018

sigma (keV) 0 (fixed)

norm (10−4 photons cm−2 cm−1) 2.24± 0.024

表 5.2: NICER ObsID 4594010100 軌道位相 0.6–0.7でのベストフィットパラメータ

NICER: tbabs1×(tbabs2×tbpcf×powerlaw + gaussian)

ベストフィットパラメータを表 5.2に示す．

図 5.3: (左) NICER ObsID 4594010100での軌道位相 0.6–0.7でのスペクトルとベストフィット
モデル．(右) 鉄輝線周辺の拡大．それぞれの図で (上段)スペクトルとフィットモデル．(中段) ベ
ストフィットモデルの残差．(下段) 鉄輝線の gaussianの強度を 0とした時の残差．

NuSTARの観測可能なエネルギー範囲は 3–78 keVであるが，高エネルギーではバックグ
ラウンドの割合が増加することから，3-30 keVの範囲でのフィッティングを行なった．連
続成分には highecut×powerlawを用いた．highecutは高エネルギーでのカットオフであ
り，カットオフのかかるエネルギーEc (keV)と 1/e倍になるエネルギー幅Ef (keV)を用
いて以下のように表される．

M(E) =

{
exp [(Ec − E)/Ef ] E ≥ Ec

1.0 E ≤ Ec

(5.3)
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吸収はNICERと同様の星間吸収と系に固有の吸収を入れるが，吸収は軟X線で顕著で
あることからエネルギー範囲の高いNuSTARでは部分吸収の制限は難しく，単一の吸収
のみをモデルに用いた．連続成分スペクトルのモデルにはNICERの例と同様の 6.4 keV

の鉄輝線に加えて，22 keVに大きな残差が存在する (図 5.4下段)．これは過去に報告され
ているCRSFであり (Clark et al., 1990)，スペクトルにガウス吸収線 gabsをかけること
で再現した．また，NuSTARはFPMA/FPMBという 2つの検出器を持っているため，相
互の正規化のために，FPMBのモデルにはFPMAのモデルに対して正規化定数 constant

をかけて同時フィットを行った．これによりフィッティングモデルは以下のようになる．
NuSTAR: constant×tbabs×(tbabs×(highecut×powerlaw) + gaussian)×gabs

ベストフィットパラメータを表 5.3に示す．

図 5.4: (左) NuSTAR ObsID 30602024002での軌道位相 0.3–0.4でのスペクトルとベストフィッ
トモデル．橙は FPMA,緑は FPMBのデータである．(右) 左図の鉄輝線周辺の拡大．それぞれの
図で， (上段) スペクトルとフィットモデル．(中段)ベストフィットモデルの残差．(下段) 鉄輝線
の gaussianと CRSFの gabsの強度を 0とした時の残差．

Suzaku/XISでも，NICERと同様にこの天体のCRSFやカットオフのような硬X線領域
の構造は見えないため，NICERと同じモデルを用いた．ただし，NuSTARと同様に検出
器間で constantをかけて同時フィットをした．
Suzaku: constant×tbabs1×(tbabs2×tbpcf×powerlaw + gaussian)

Suzakuでのエネルギー範囲は 1–10 keVから，検出器間でのレスポンスが不確かな 1.6–

2.3 keVを除いたものとした．

5.2.2 軌道位相に分割したスペクトル解析
本節では，軌道位相 Φ に対するスペクトルの変動について述べる．図 5.5に軌道周期
に対する軟X線帯域と硬X線帯域でのライトカーブとその比を示す．軌道位相と食の継
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component parameter value

constant FPMB/FPMA 1.020± 0.005

tbabs1 NH(10
22 cm−2) 0.73(fixed)

tbabs2 NH (1022 cm−2) < 0.28

highecut Ec (keV) 15.33± 0.28

Ef (keV) 10.89+0.38
−0.37

powerlaw Photon Index 1.20± 0.01

norm (photons keV−1 cm−2 s−1) 0.033± 0.001

gaussian Center energy (keV) 6.4 (fixed)

sigma (keV) 0 (fixed)

norm (10−4 photons cm−2 cm−1) 2.16± 0.23

gabs Center energy (keV) 21.40± 0.16

Sigma (keV) 2.62+0.15
−0.16

Strength (keV) 3.39+0.34
−0.33

表 5.3: NuSTAR ObsID 30602024002 軌道位相 0.3–0.4でのベストフィットパラメータ

続時間は Hu et al. (2024)による暦を利用し，食の中心時刻を Φ = 0とした．NICER,

NuSTARによる観測では，食の間 (0 < Φ < 0.071) は暗く，食からの出で増光し，明る
い状態が続いたのち，減光して食に入る (0.928 < Φ < 1) という光度変動の様子が読み取
れる．食の前後では軟X線が硬X線に対して相対的に小さくなっている．これは，中性
子星からの視線方向に光学主星近傍の濃い星風によって軟X線が吸収を受けていること
によると考えられる．
軌道位相によるスペクトルの変動を調べるために，軌道周期の 1/10ごとに各観測を分
割しスペクトルフィットを行なった．滑らかな吸収と部分吸収パラメータの変動を図 5.6

に示す．部分吸収の被覆率は，中性子星が前面にある Φ ∼ 0.5において小さい．また，
NICER, Suzaku観測の滑らかな部分吸収の密度やNuSTAR観測の吸収も同様にΦ ∼ 0.5

で小さい傾向が確認される．
食中を除き，NuSTAR観測の 3–30 keVでの吸収を除いた光度Lは，距離を 6.6 kpcを仮
定して L =2–5×1036 erg/sであり，この天体の臨界光度 Lcrit =2–4×1036 erg/s(Hemphill

et al., 2016)と同程度である．
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図 5.5: 4U 1538−522の軌道位相に対するカウントレートとソフトネス比．青はNICER, 赤と褐
色は NuSTAR FPMA/FPMB,緑は濃い方から順に Suzaku XIS0,1,3のデータ点を表す．灰色の
領域は食の継続時間を示す．(上段) NICERと Suzakuでは 1–5 keV, NuSTARでは 3–5 keVの軟
でのカウントレート．(中段) 5–10 keVの硬X線帯域でのカウントレート．(下段) 軟X線帯域と
硬X線帯域のカウントレートの比
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5.2.3 パルス位相に分割したスペクトル解析
次にパルス位相に分割したスペクトル解析を行う．折りたたんだパルス波形は図 5.8に
示すように，本研究で扱うエネルギー範囲においては 1周期の中で 2つのピークを持っ
ている．今回扱う観測では時期によらずパルスプロファイルは同様の傾向を示し，放射
の角度依存性は長期的に安定していることが分かる．パルス位相によるパラメータの変
動を調べるために，パルス位相により 6分割し，スペクトル解析を行なった．その際に，
NuSTAR,Suzakuでは軌道位相による分割を行わなかったが，NICERの観測は軌道位相
1周期程度の長期間であるため，軌道位相によって 4分割した上で更にパルス位相による
分割を行い解析を行なった．
CRSFに関するパラメータの変動を図 5.9に示す．CRSFの中心エネルギーEcrsfはメイ
ンピークとサブピークの双方において，パルスの光度と相関して，10 % 程度の変動をし
ていることが確認できる．この結果はこれまでの研究と一致しており，Ecrsf のパルス変
動は，Hemphill et al. (2014)では Suzaku/HXD解析から 10 % 程度，Varun et al. (2019)

ではAstroSat/LAXPCにより 13 %であると報告されている．中性子星表面から離れるほ
ど磁場強度は弱くなり，双極子磁場を仮定した場合には，中性子星表面での磁場強度を
B0 (G)，中性子星半径をRNS (km)とした時，表面からの高度 h (km)に対して磁場強度
B(h) (G)は以下のように変動する．

B(h) = B0

(
RNS

RNS + h

)3

(5.4)

Ecrsf の変動の起源が高度によると仮定すると，この変化は中性子星半径の∼ 3 %に対応
し，典型的な中性子半径 10 kmに対しては高さ 300 mに対応する．
図 5.10に，NuSTARの 4観測での鉄輝線強度のパルス位相に対する変動を示す．鉄輝
線の強度は連続成分のパルス波形に対して遅れて変動しており，かつ観測ごとにこの遅れ
は異なる値であることが分かる．以下で，これらの遅れの定量的な評価を行う．
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図 5.10: NuSTARの 4観測におけるパルス位相による鉄輝線強度の変動．赤は 7.1–30 keVの
連続成分のパルスプロファイルであり，青はフィッティングにより求めた鉄輝線の強度 (輝線の
光子フラックス)．連続成分のパルスとは異なるタイミングで鉄輝線のピークとなっていることが
分かる．(左上) ObsID:30201028002, Φ:0.842–1.105,(右上) 30401025002, Φ :0.483–0.723,(左下)

Obsid:30602024002, Φ:0.268–0.405,(右下) ObsID:30602024004, Φ:0.800–0.945

1) 相互相関関数による鉄輝線のパルス位相遅れの評価

鉄輝線は鉄のK殻吸収端 7.1 keV以上の光子によって生じるため，7.1 keV以上のパル
ス波形に対する鉄輝線の遅れを調べるのが有効である．NuSTARの解析では 7.1–30 keV

のパルス波形，NICER, Suzakuの解析では 7.1–10 keVのパルス波形を利用する．以下で
はNuSTAR ObsID 30401025002(図 5.10右上)を例とする．遅れの定量的な評価には相互
相関関数を用いる．パルス位相に対する連続成分の規格化したカウントレートを F (φ)，
フィット結果を元に，規格化した鉄輝線の強度を I(φ)とする．ここで φはパルス位相で
あり，φ=0–1が 1パルス周期にあたる．ただし，F (φ)は 32ビンのライトカーブであり，
I(φ)は 6ビンのフィット結果に対して，図 5.10青線のように階段関数で補間した．パル
スは周期的であるため，F (φ+ 1) = F (φ), I(φ+ 1) = I(φ)である．このとき，パルス位
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相遅れ∆φに対する相互相関関数C(∆φ)は以下で定義される．

C(∆φ) =

∫ 1

0

F (φ−∆φ)I(φ)dφ (5.5)

これは鉄輝線の強さ I(φ)を連続成分F (φ)に対して，∆φ遅らせた時のF と Iの相関を表
す．相互相関関数を図 5.11に示す．この例で，求められた遅れの最良推定値は，相互相関
関数が最大値をとる∆φ = 0.66 位相であり，時間にすると 350 秒に対応する．相互相関
関数には極大となる遅れが 2つある構造になっており，これは連続成分のメインピークと
鉄輝線のサブピークが対応するときにも相関がある程度大きくなることによる．各フィッ
ティングの鉄輝線強度の誤差に伴って I(φ)には誤差があるため，それを考慮していない
相互相関関数の値や広がりから直接遅れ∆φの誤差を調べることはできない．そこでモン
テカルロシミュレーションにより誤差を評価する．1回の試行では，まずパルスで 6分割
したスペクトルのフィットの誤差に従ったガウス分布により，鉄輝線の強度をランダムに
サンプリングし，鉄輝線のパルス IMC(φ)を定義する．次にF (φ)と I(φ)の場合と同様に，
F (φ)と IMC(φ)の相互相関関数から遅れを求める．この試行を 1000回にわたって繰り返
すことにより遅れの分布を得ることで，その誤差を評価する．モンテカルロシミュレー
ションで得られた遅れの分布を図 5.12に示す．ほとんどの試行では 0.6 < ∆φ < 0.8であ
る．しかし，図 5.10右上のように鉄輝線のメインピークとサブピークは誤差により入れ替
わる可能性があるため，∆φ ∼ 0.2となる試行も一部存在する．この結果から誤差を求め
る際には，パルスの周期性により通常の標準偏差を用いることができない点に注意が必要
である．このようなデータでは，以下の円標準偏差 σが代わりに用いられる (MARDIA,

1972)．

σ =

√√√√−2 log

∣∣∣∣∣ 1n
n∑

k=1

e2πixk

∣∣∣∣∣ (5.6)

円標準偏差は分布が狭い極限では標準偏差と等しい．
以上の鉄輝線のパルス遅れの評価方法を各観測に対して適用した．NICER, Suzakuに
ついても同様の解析を行なった (付録A.2)．各観測での軌道位相に対する遅れ∆φの結果
を図 5.13，表 5.4に示す．Suzakuの観測での遅れは，同じObsIDでの解析を行なってい
るHemphill et al. (2014)で得られている∆φ = 0.66とよく一致している．遅れ∆φは軌
道位相に対して依存性を持っており，食の周辺の軌道位相では∆φ ∼ 0, 1であり鉄輝線と
連続成分のパルスのタイミングは近く，中性子星が前面にある時に大きくずれていること
が分かる．この結果の解釈は次章で議論する．
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図 5.11: NuSTARのObsID 30401025002での鉄輝線と連続成分のパルスの相互相関関数．横軸
は鉄輝線の連続成分に対する遅れ，縦軸は相互相関関数の値．最大値をとる∆φ = 0.66が遅れの
最良推定値となる．
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図 5.12: NuSTARのObsID30401025002でのサンプル数 1000回のモンテカルロシミュレーショ
ンによるパルス位相遅れの分布．横軸は鉄輝線の連続成分に対するパルス位相遅れ．縦軸は相互
相関関数がその遅れとなるモンテカルロシミュレーションの結果の度数を表す．この例では円標
準偏差 σ = 0.11．
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図 5.13: 各観測の軌道位相と連続成分に対する鉄輝線のパルス遅れの比較．各色は観測装置の違
いを表す．

観測機器 ObsID 軌道位相Φ 遅れ∆φ

NICER 4594010100 0.0–0.25 0.96± 0.10

0.25–0.50 0.30± 0.04

0.50–0.75 0.78± 0.06

0.75–1.00 0.65± 0.28

NuSTAR 30201028002 0.842–1.105 0.03± 0.05

30401025002 0.483–0.723 0.66± 0.09

30602024002 0.268–0.405 0.43± 0.10

30602024004 0.800–0.945 0.06± 0.07

Suzaku 407068010 0.501–0.691 0.69± 0.01

表 5.4: 各観測での鉄輝線のパルス遅れ
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第 6 章

議論

6.1 星風による吸収の変動
5.2.2項のように，吸収は軌道位相に伴って変動をしており，中性子星が光学主星の前
面にいるΦ ∼ 0.5において吸収が小さい．ただし，食の間には中性子星からの直接成分が
なく散乱成分のみが観測されるため，0 < Φ < 0.1, 0.9 < Φ < 1においてこのモデルでの
吸収の解釈には注意を要する．軌道位相による吸収の変動は星間空間ではなく連星系に由
来するものであり，吸収体としては星風や降着航跡が考えられるが，降着航跡のような大
規模構造による吸収が支配的な場合に期待される軌道位相に対する吸収の非対称性はこ
の天体では小さい．一方で食に近いほど吸収が大きいことは，中性子星から視線方向に放
射された X線が恒星表面に近い濃い星風中を通過していると解釈できる．，HMXBにお
いては星風はクランピーであるため，クランプが中性子星から視線方向を通過することに
よって吸収の短時間変動が起きることが予想され，実際Härer et al. (2023)ではChandra

によるHMXB Cyg X-1の観測データに対して 50–2000 sでの時間スケールでの光度変動
を調べることにより，クランプのサイズを光学主星の半径の 0.005–0.08倍と求めている．
時間的に一定な柱密度のクランプにより部分吸収が起きていると考えた場合，視線方向の
星風全体の質量のうち，クランプに閉じ込められている物質の割合 rclは以下のように計
算できる．

rcl =
fpcf ×NH,pcf

NH + fpcf ×NH,pcf

(6.1)

(6.2)

rclの誤差は fpcf ,NH,pcf ,NHの誤差がそれぞれ独立であるとした誤差伝播により決定した．
rclの軌道位相による変動を図 6.1に示す．なめらかな吸収のみでモデルが適合した 0.3 <

Φ < 0.6の 3点と食中の 2点を除いて，0.5 < rcl < 0.8である．クランプの指標としては
クランピング係数 fcl = ⟨ρ2⟩ / ⟨ρ⟩2がよく用いられ (Runacres & Owocki, 2002)，典型的に
は fcl ∼ 10である．
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滑らかな星風の密度を ρwind,クランプの密度を ρclとすると，クランプの星風全体に占め
る体積比は vcl = rcl/((1− rcl)(ρcl/ρwind))である．また，fclはその定義から，ρwind,ρcl,vcl

により表現することが可能であり，

rcl =
vclρcl

ρwind + vclρcl
(6.3)

fcl =
(1− vcl) ρwind

2 + vcl (ρwind + ρcl)
2

((1− vcl) ρwind + vcl (ρwind + ρcl))
2 (6.4)

rclと fclを仮定すると，これを解くことによりクランプと星風の密度比を求めることが
でき，

ρcl
ρwind

=
fcl + r2cl − 1

rcl (1− rcl)
(6.5)

fcl ∼ 10,0.5 < rcl < 0.8では，ρcl/ρwind =30–60となり，Hemphill et al. (2014)でフレア
の光度から求めた密度の滑らかな星風と比較したクランプの密度の比 (50–100倍)と矛盾
しない．
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図 6.1: 星風のうちクランプに閉じ込められている質量の割合 rcl．青色はNICER, 黄色は Suzaku

での結果．

6.2 鉄輝線のパルス位相による変動
5.2.3項で述べたように，鉄輝線の強度は連続成分のパルスに対して遅れて変動をし，か
つその遅れの値は軌道位相の異なる観測ごとに大きく異なっている．鉄輝線の起源として
第一に考えられるのは，光学主星表面や光学主星表面近傍の星風であるが，連星の軌道長
半径は 54 光秒 (円軌道)または 57 光秒 (楕円軌道)でありパルス周期の 10–11%にすぎな
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いため，軌道位相による光路差のみでは，大きな遅れが生じていること，およびその大き
さが軌道位相によって変動していることは説明できない．そこで，鉄輝線の遅れに，中性
子星の自転の影響も考えることによりこれを説明しよう．この節での計算は概略であり，
詳細は付録A.1に示す．
図 6.2に示すように，中性子星の公転方向に対して自転の方向が順行 (自転傾斜角が 0

度)の場合と逆行 (自転傾斜角が 180度)の場合を考え，簡単のため，観測者から見た軌道
傾斜角が 90度のエッジオンでの観測を仮定する．中性子星–光学主星の中心–観測者のな
す角を θとする．光学主星の中心から中性子星までの距離を r とする．この天体では，光
学主星の半径R∗に対し，r ∼ 1.7R∗である．降着円筒からのパルス放射の角度依存性は
明らかでないが，光度が臨界光度と同程度であることと，CRSFの中心エネルギーの変動
に対応する高度が 300 mと低いことを考慮し，円筒から垂直に放射されるペンシルビー
ムを仮定する．
連続成分のパルスのピークが観測されるのは，ビームが観測者の方を向いたときである

(図6.2左)．しかし，このときにはビームは反射体である光学主星に向いていないため，鉄輝
線の放射は小さい．鉄輝線のピークとなるのは，図 6.2右に示すようにビームが反射体に向
いた時である．観測者の方向から光学主星の中心方向にビームが向くまでの遅れ∆φrot(パ
ルス位相)は，自転の向きに応じて，∆φrot = θ/2π(順行)または∆φrot = 1− θ/2π(逆行)

である．また，連続成分と鉄輝線の経路には光路差 (r −R∗) (1− cos θ)があるため，光
路差によるパルス位相遅れ∆φpassは，∆φpass = ((r −R∗) (1− cos θ) /c) (1− cos θ)/Ppulse

である．観測されるパルス位相遅れ∆φはこれらの和∆φ = ∆φrot + ∆φpassである．こ
の天体のように (r − R∗)/c ≪ Ppulseの場合には，相対的に光路差の効果は小さくなり，
∆φ ∼ ∆φrotである．
図 6.3(左)に示すように，中性子星から見た光学主星の立体角により，主に自転の影響
によって遅れはある幅を持つが，この幅は最大で 2 arcsin (R∗/r) /(2π) ∼ 0.2であり，鉄
輝線のパルスを完全に均すことはない．図 6.3(右)には円軌道解での自転と光路差の遅れ
への影響を示す．図 6.3(右)の下段は，自転のみを考慮した時，光路差のみを考慮した時，
および双方を考慮した時の遅れの幅であり，双方を考慮した遅れの幅が，自転のみを考慮
した遅れの幅より小さい軌道位相が存在する．これは，図 6.3(左)で，当たり始めの点で
は∆φrotは小さく∆φpassは大きい一方で，当たり終わりの点では∆φrotは大きく∆φpass

は小さいというように，互いの持つ幅を打ち消し合う効果による．以上の中性子星の自転
と光路差による遅れを考慮して，軌道位相と遅れを計算し，観測された遅れと比較した結
果を，円軌道の場合を図 6.4および，楕円軌道の場合を図 6.5に示す．このモデルでは星
風による散乱がないため，食中においては遅れは定義されない．観測された遅れは軌道位
相に依存した変動をしており，その値は順行している場合と一致していることが確認でき
る．一方で逆行している場合には観測を説明できないことも分かる．楕円軌道の場合に
予想される遅れと円軌道の場合に予想される遅れには小さな差異があるものの，本解析の
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遅れから軌道を決定するには十分でない．以上では光学主星表面のみを放射体として考慮
したが，広がった星風はパルス波形に変化を生じさせうる．その影響は 6.3.3節の 3で議
論する．

中性子星

順行逆行

中性子星

θ

図 6.2: 鉄輝線の遅れの概念図．(左)ビームが観測者を向き連続成分のパルスが観測されるタイ
ミング．(右)ビームが光学主星表面を向き，鉄輝線のパルスが観測されるタイミングであり，光
学主星表面の水色の領域は鉄輝線の放射場所を示す．
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図 6.3: (左) 鉄輝線の遅れの幅の概念図．光学主星にペンシルビームが当たる時間幅は，赤矢印
の角度から 2 arcsin (R∗/r) /2πと求められる．(右) 上段は，順行 (赤)と逆行 (青)での，円軌道解
における自転と光路差のパルス位相遅れへの寄与と合計のパルス位相遅れ．下段は，それぞれの
遅れの幅と合計の遅れの幅である．各成分の色は上段と同様に定めており，∆φrotの遅れの幅は
順行と逆行で同一である．灰色の領域は食である．
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図 6.4: 各軌道位相において相互相関関数から求めた連続成分に対する鉄輝線パルスの遅れ．実線
は中性子星のスピンが軌道運動の方向に対して順行の場合 (赤)と逆行の場合 (青)に予想される遅
れの中心値のプロット．破線は鉄輝線の反射領域のうち観測者から見える領域にビームが当たり
得る時間幅を表す．灰色の領域は食である．ここでは円軌道解を仮定した．
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図 6.5: 図 6.4と同様だが，楕円軌道解を仮定した．

6.3 輻射輸送モンテカルロ・シミュレーションツールSKIRT

軌道位相，パルス位相での鉄輝線の強度の変動が見られたが，その強度と等価幅は中性
子星と観測者のそれぞれから反射領域を見込む立体角といった 3次元的なジオメトリに依
存しており解析的に求めることが難しいため定量的に評価を行うには輻射輸送をシミュ
レートする必要がある．本論文では，輻射輸送のモンテカルロ・シミュレーションのツー
ル SKIRT(Baes et al., 2011)を用いる．
輻射輸送の計算には，輻射輸送方程式を解く方法やモンテカルロシミュレーションがあ
る．X線帯域で輻射輸送方程式を解くツールにはXSTAR(Kallman & Bautista, 2001)や
CLOUDY(vanHoof et al., 2020)があるが，これらは輻射輸送を単純な一次元的ジオメト
リにおいて解くものであり，輻射輸送方程式を複雑な 3次元的ジオメトリで解くことは困
難である．そこで，そのような場合には多数のランダムな光子を生成したのちに各光子
の経路を追跡することにより輻射をシミュレートする手法である，モンテカルロ・シミュ
レーションが用いられる．
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6.3.1 SKIRTの概要
SKIRTは塵の多い銀河をシミュレートするために開発されたオープンソースの 3次元モ
ンテカルロ輻射輸送コードである．SKIRTでは，非常に柔軟な密度・速度分布の 3Dジオ
メトリを扱え，ミリ波からX線に至るまでの多波長での吸収，散乱，再放射過程をシミュ
レートすることが可能である．シミュレートの結果としてはスペクトル，画像，偏光マッ
プを得ることが可能であり，これまでに銀河 (Hsu et al., 2022)や活動銀河核 (Stalevski

et al., 2016)や星形成領域 (Jáquez-Domı́nguez et al., 2023)など多くの対象に応用されて
いる．X線帯域では，Vauder Meulenらによって原子番号 1–30での中性原子ガスの物理
プロセスが実装されており，K殻, L殻での光電吸収，Kα2からLβ6までの蛍光輝線，束縛
電子による散乱過程をシミュレーションが可能である (Vander Meulen, Bert et al., 2023)．
SKIRTでは光源から吸収を受けて検出器に届く一次の直接成分と，光源から放射され，周
辺の媒質により一度以上の散乱を受けて検出器に届く一次の散乱成分，媒質により放射さ
れる二次放射成分などの各成分のスペクトルが取得可能である．蛍光輝線は光電吸収の結
果として生じるため一次散乱成分として実装されており，X線帯域では一次の直接成分と
散乱成分のみを取得することが可能である．

6.3.2 シミュレーションセットアップ
本研究では，軌道位相やパルス位相ごとの鉄輝線強度と等価幅の変動を調べるために，

SKIRTによるシミュレーションを行った．この章ではシミュレーションのセットアップ
を説明する．
中性子星の位置や光学主星の半径は表 3.1に示した円軌道，楕円軌道の 2通りの解に従っ
た．光学主星にはそれぞれの解の質量M∗の球対称なガスを仮定し，星風は，Falanga et al.

(2015)に従って理論的な推定値である，終端速度 1000 km/s，質量損失率 8.3× 10−7 M⊙

を仮定した．ただし，質量損失率の推定は星風がクランピーであることにより不定性が大
きいため，質量損失率が 0.5倍, 2倍, 3倍の場合もシミュレートした．速度の半径依存性
は β則に従うと仮定し (2.3.4節の 2)，典型的な値として β = 1.0を用いた．元素組成比は，
光球，星風共にWilms et al. (2000)による宇宙組成を仮定した．この天体における低電離
の鉄輝線の放射の起源となっているのは，Torrejón et al. (2015)の解析によると輝線中心
エネルギーから求められる電離度が小さいことから，ξ < 2の領域である．星風は光学主
星の近傍ほど密度が高く中性子星の近くではX線フラックスが大きいため，光学主星に
近い星風が放射場所として考えられるが，その領域の広さはクランプ内の密度に依存して
いる．今回用いた SKIRTの媒質では電離パラメータが考慮されないため，鉄輝線の放射
場所を再現するためにシミュレーション上での星風外縁の半径 (Rwind)を 1.1–2.5 R∗の範
囲に設定した．グリッドに区切った後のシミュレーションでの密度分布を図 6.6に示す．
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図 6.6: SKIRTのシミュレーションにおけるグリッドにより区切られた密度分布．入力した真の
密度分布はなめらかであるが，離散化を行っていることにより恒星表面に細かな凹凸が生じてい
る．円軌道でRwind= 2R∗の場合．

中性子星からの一次スペクトルは 6–30 keVで，観測に合わせた冪Γ = 1.2のべき関数と
し，軌道位相による変動を調べる際には等方的な放射を仮定し，パルス位相による変動を
調べる際には，6.3.3節の 3で説明するように角度依存性をもった放射を仮定した．SKIRT

のシミュレーション上で検出器を系の軌道傾斜角に系を囲うように多数配置することに
より，中性子星の軌道運動による 3次元的ジオメトリの変化を再現した．また，楕円軌道
解の場合には中性子星と光学主星の距離に変動があるため，それに応じて中性子星の位置
を動かした．

6.3.3 シミュレーション結果

1) フィッティング

シミュレートしたスペクトルの一例を図 6.7 に示す．鉄輝線は Fe Kα1(6.404 keV)と
Fe Kα2(6.391 keV)の 2本からなるため，フィッティングには，2本のローレンツ関数と
べき関数を用いて Fe Kα1と Fe Kα2の強度の和と連続成分のフラックスを求め，それら
に基づいて鉄輝線の等価幅を求めた．吸収や他の輝線の影響を除くためフィットの範囲は
6–7 keVの狭帯域とした．
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図 6.7: SKIRTによって円軌道で Rwind= 1.5 R∗,Φ = 0.5の場合に得られるスペクトルの例．青
は合計，橙は直接成分，緑は散乱成分．(左)6–10 keVのスペクトル．散乱成分において，∼6.4 keV

に鉄輝線, ∼7.1 keVに Fe Kβ輝線, ∼7.5 keVにNi Kα輝線の輝線が生じている (右)鉄輝線周辺
のスペクトル．鉄輝線は Fe Kα1,2の 2本に分離しており，強度比はおよそ 1:2である．

2) 軌道位相による変動

シミュレーションによる等価幅の変動を，図 6.8(円軌道解), 図 6.9(楕円軌道解)に示す．
中性子星が観測者から見て光学主星の手前側にある Φ = 0.5付近では鉄輝線の放射領域
が観測者から見て大きい立体角で見えることにより，等価幅は大きくなる．食中におい
ては直接成分はなく，散乱連続成分のみが観測されるため，等価幅は∼1 keVと非常に大
きい．この様子は図 6.10に示した 6.35–6.45 keVの散乱成分の表面輝度イメージからも理
解することができる．散乱の連続成分は弱いのでこのイメージは鉄輝線が支配的である．
Rwindを大きくするにつれて反射領域が広がり，質量損失率を大きくするにつれて反射体
が増えることにより等価幅は大きくなっている．楕円軌道解の場合には，軌道位相の前半
に比べて，後半で等価幅が大きい傾向がある．これは，連星間距離が最小となる近星点付
近では，中性子星が光学主星を見込む立体角が大きくなることに由来している．円軌道の
場合には，このような効果が働かないため，等価幅はΦ = 0.5を軸に左右対称である．こ
のモデルでは食中や 0.3 < Φ < 0.7での等価幅の変動は観測を再現するが，0.1 < Φ < 0.3,

0.7 < Φ < 0.9において食に向かい等価幅が増加する傾向は質量損失率の小さい場合には
再現できず，質量損失率が大きい場合には観測と比べて変動の幅は小さいものの増加の
傾向が見られる．この位相においてはソフト,ハードバンドのカウントレートの比 (図 5.5

下段) からも分かるように吸収が大きく増加しており，シミュレーションにおいても連続
成分が吸収を受けることによって等価幅が大きくなっている．ここで仮定した速度プロ
ファイルは単純な β則であるが，星風の速度プロファイルは単一の β則より複雑である
ため (Krtička & Kubát, 2011)，光学主星の近傍でより密度が高い場合には観測された変
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動を再現できる可能性がある．楕円軌道解でRwindが 2–2.5 R∗でのモデルが等価幅をよ
く再現する．6.1節で示したように，クランプの密度は滑らかな星風と比べて 30–60倍ほ
ど大きいと見積もられるため，これは図 6.11に示すように，クランプの内部では密度が
高いことにより電離パラメータ ξが小さく，中性子星の近傍でも ξ < 2を満たしているた
めであると解釈することができる．
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図 6.8: 円軌道解を仮定したシミュレーションにおける FeKαの等価幅の軌道位相変動．実線は
Rwind の異なるデータを表し，(青) 1.1 R∗(黄) 1.3 R∗(緑) 1.5 R∗(赤) 1.7 R∗(紫) 2.0 R∗(茶) 2.5
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図 6.9: 図 6.8と同じだが，楕円軌道解を仮定した．
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図 6.11: クランプによる密度上昇を考慮した電離パラメータの分布．中性子星の光度は 3 ×
1036 erg s−1 を仮定した．黒点は中性子星，実線は電離パラメータの等高線で (赤) log ξ = 1,

(紫) log ξ = 2, (青) log ξ = 3．図はそれぞれ密度の異なる場合を表し，Falanga et al. (2015)の星
風パラメータ (終端速度 1000 km/s，質量損失率 8.3 × 10−7 M⊙) に対して (a) 1倍，(b) 10倍，
(c) 50倍

3) パルス位相による変動

6.2節のように光学主星の表面を放射起源と仮定した場合には，光学主星が光学的に十
分に厚く，観測者の方を向いた光学主星の半球部分のみが観測者から見た鉄輝線の起源と
なりうる領域と仮定でき，解析的に鉄輝線のパルス位相遅れを求めることが容易である．
星風を放射の起源とした場合には，観測者から見て光学主星の後方ほど吸収を受けながら
より広い領域が鉄輝線の起源となることにより鉄輝線のパルス波形が均されると考えら
れるが，これを調べるためには 3次元的なシミュレーションの必要があり，軌道位相の場
合と同様に SKIRTを用いた．ビームパターンには磁軸と自転軸の角度，自転傾斜角，観
測者から見た自転軸の傾斜角，強度の角度依存性が影響するが，この項での主な目的は星
風によるパルス波形の変動であるためそれらのパラメータを多く調べることはしない．角
度依存性としては一方の磁極から放射される鉛直方向に強度の強いペンシルビームを仮
定し，その広がりは標準偏差 45度のガウス関数とする．中性子星の自転軸傾斜角は 0度
とし，自転軸と磁軸との角度 λは 90度または 25度を仮定する (図 6.12)．軌道には円軌
道解を用いる．
Φ = 0, 0.125, 0.25, 0.5における鉄輝線の強度のパルス位相による変動のシミュレーショ
ンを図 6.13と図 6.14に示す．ここで，SKIRTでは光子の到来タイミングは記録されない
ため，パルス波形には光路差の影響が含まれていないことには注意が必要である．連続成
分の波形のRwindに対する依存性は小さく．これは連続成分のパルスは食中を除くと中性
子星からの直接成分が支配的であるためである．一方で鉄輝線強度のパルス波形は，中性
子星が前面にない軌道位相Φ = 0.125, 0.25でRwindに対して依存性を持っており，Rwind
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が大きいほどピークがなだらかになる傾向にある．これは，この軌道位相では鉄輝線の放
射領域となる光学主星表面や表面近傍の濃い星風の大部分が観測者側から隠れていること
により，Rwindが大きい場合には広がった星風が鉄輝線に寄与する割合が増えることによ
るからであると考えられる．鉄輝線のパルス波形は磁軸の角度にも依存性があり，λ = 25

度の場合には λ = 90度の場合と比べてピークがなだらかになっている．これは λ = 90度
ではビームが光学主星の直径を通ることにより光学主星表面を向いているパルス位相が
長く，λ = 25度ではより短いことを反映している．
シミュレーションのいずれの場合においても鉄輝線のパルス位相遅れの値は Rwindに
よって大きな影響を受けていない．そのため自転による遅れ∆trotに星風が与える影響は
小さいと考えられる．光路差による遅れ∆tpassはシミュレーションに含まれないものの，
連星の軌道長半径がパルス周期の 10–11%であることから，広がった星風が∆tpassに与え
る影響は小さい．そのため，星風を反射体に含んだ場合でも，6.2節の議論は有効である
と考えられる．

図 6.12: パルス位相変動のシミュレーションで仮定するビームの模式図．λは自転軸と磁軸のな
す角．
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図 6.13: 中性子星の自転軸と磁軸の角度が 90度の場合のシミュレーションによる規格化したパ
ルス波形．色はRwindの違いを表す．(上段) 鉄輝線強度のパルス．(下段) 連続成分のパルス．実
線はRwind= 1.2,1.5,2 R∗の結果を表す．それぞれの図は異なる軌道位相の場合で (左上)Φ = 0.0，
(右上) Φ = 0.125，(左下) Φ = 0.25，(右下) Φ = 0.5
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図 6.14: 図 6.13と同様だが，中性子星の自転軸と磁軸の角度を 25度と仮定した．

6.4 順行の妥当性
鉄輝線の変動から，この天体において中性子星の自転が公転に対し順行していること
が示唆される．Brandt & Podsiadlowski (1995)では，モンテカルロシミュレーションに
より爆発前の連星での 2天体の質量が 5 M⊙と 15 M⊙であり，5 M⊙の星が超新星爆発
を起こすことによって形成されるHMXBについて考察し，中性子星の瞬間的なキックに
よって軌道が変化することによって不整列 (misalignment) が生じ，それぞれの星のスピ
ンは爆発の影響を受けないという仮定のもとで爆発直後の軌道とスピンのずれを調べて
いる．この仮定のもとでは，爆発前には 2.3.1節の質量輸送を経験していることから両方
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の星の軌道とスピンは整列している．キックの機構には複数の説があるが，電磁ロケット
効果 (Tademaru & Harrison, 1975; Agalianou & Gourgouliatos, 2023)によるキックの場
合には時間スケールが軌道周期に対して長いため，瞬間的なキックを仮定することはでき
ずこのモデルは当てはまらない可能性がある．Lyne & Lorimer (1994)の速度分布に従う
ランダムな方向のキックを仮定したモンテカルロ・シミュレーションでは，HMXBの最
大 20 %が逆行している．しかし，爆発後の軌道周期と逆行 (retrograde) の割合には強い
正の相関があり長周期の天体ほど逆行の可能性が高い．図 6.15のように 4U 1538−522の
3.7日の軌道周期では逆行割合は< 5%である．逆行の割合はキックの速度分布や角度分
布にも依存し，高いキック速度であるほど逆行の割合も高い．本研究により検証された整
列はキックによる軌道の変化のみを考えた場合には自然な結果である．一方で，中性子星
のスピンが超新星爆発前の前駆天体のスピンと相関がない場合には整列しているものと
していないものが同程度ある可能性がある．

図 6.15: 超新星爆発後の軌道周期に対する，中性子星の反跳により逆行が生じる確率．反跳の速
度が 200, 400, 700 km/sで一定の場合と Lyne & Lorimer (1994)による速度分布の場合．反跳の
向きは等方的と仮定．(Brandt & Podsiadlowski, 1995)

将来的には本研究と同様の解析を複数の天体で統計的に行うことで，キックの速度分布
や超新星爆発時の中性子星と前駆天体のスピンの向きとの関係に制限をつけることが可能
である．また，光学主星のスピンと軌道とのずれはキックのみによるため，順行や逆行が
キックに依存するか，超新星爆発時の中性子星のスピンの向きの変化に依存するかは光学
主星のスピンを調べることにより分離できる．鉄輝線は軌道位相により放射場所の視線速
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度を反映してドップラーシフトを起こしていると考えられる．Reynolds et al. (1992)光学
主星の自転速度をでは可視光域の吸収線HeI 6678 Åの線幅から調べ，v sin i = 160 km/s

であり非ケプラー運動を補正すると 217 km/sと推定している．これに対応する鉄輝線
のドップラーシフトは∼ 4.5 eVであるため，これまでの検出器のエネルギー分解能では
検出が難しいが，2023年に打ち上げられた X線観測衛星 XRISM (X-Ray Imaging and

Spectroscopy Mission) に搭載されているX線マイクロカロリメータ分光撮像器 (Resolve)

は，6 keVにおいて 5 eVのエネルギー分解能と 2 eV以下のエネルギー決定精度をもって
いるため，QV Norの自転によるドップラーシフトを検出できることが期待される．これ
は太陽系外惑星におけるRossiter-McLauchlin効果に対応した，X線連星での観測である．
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まとめと今後の展望

本修士論文では，大質量X線連星において中性子星の自転と公転の整列を検証することを目
的として，NICER望遠鏡, NuSTAR衛星, Suzaku衛星による大質量X線連星 4U 1538−522

の観測データを用い，軌道位相・パルス位相に分解したX線解析を行なった．X線スペク
トルの受ける吸収のうち，部分吸収はクランピーな星風を反映していると考えられ，クラ
ンプに閉じ込められている質量の割合を 0.5–0.7であり，典型的な凝集係数 fcl = 10を仮
定すると，クランプした密度は星風の密度の 30–60倍と見積もった．鉄輝線の等価幅は軌
道位相に従って変動し，中性子星が光学主星の前面にいる軌道位相Φ ∼ 0.5で等価幅が大
きい (40–70 eV) という結果を得た．この変動から，鉄輝線の放射起源は光学主星の表面
や星風であると解釈でき，輻射輸送のモンテカルロ・シミュレーションツール SKIRTを
用いて輝線の等価幅を再現することができた．さらに，鉄輝線の強度はパルス位相によっ
ても変動し，連続成分のパルスに対し，最大でパルス周期 (526秒) と同程度の大きなパ
ルス位相遅れがあり，かつ軌道位相によって遅れの値が大きく異なっていることを発見し
た．これは光路差のみでは解釈が難しいが，中性子星の自転と光路差の両方を考慮するこ
とで，中性子星が順行している時にのみ説明可能で，順行と逆行を区別することができる
ことを発見した．HMXBの形成後に軌道周期が長い天体ほど逆行軌道になりやすいため
(Brandt & Podsiadlowski, 1995)，この整列は 4U 1538-522の短い軌道周期 (∼ 3.7 日) で
は妥当である．
昨年度打ち上がったXRISM衛星は，非常に高いエネルギー分解能を有しているため，
今回の手法を発展させ，惑星探査におけるRossiter-McLauchlin効果のように，光学主星
の自転によるドップラー効果を検出し，光学主星の自転と軌道との順行と逆行を調べられ
る可能性がある．また，輝線強度も精密に得ることができるため，多くの天体に適用する
ことにより，中性子星の反跳や重力波源への理解につながる統計的な研究に発展すること
が期待される．
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A.1 鉄輝線のパルス遅れの計算
ここでは，6.2節で概要を述べた，鉄輝線のパルス遅れの計算過程を示す．
原点を光学主星の中心，z = 0のx, y平面を軌道面にとり，観測者の方向への単位ベクトル
は軌道傾斜角 iを用いてpobs = (cos i, 0, sin i)，中性子星の座標をpns = (−r cos θ, r sin θ, 0)

とする．r, θは軌道位相Φの関数であり，円軌道解ではΦ = θ/2πである．光学主星の表
面の点は p∗(u, v) = (R∗ cos u cos v,R∗ cos u sin v,R∗ sin u)と表される．
光学主星の表面の点 p∗(u, v)が観測者から見て反射体となる条件は，中性子星と観測者
の両方から点 p∗が裏側に隠れないことである．つまり (u, v)が

p∗(u, v) · pobs ≥ 0 (A.1)

p∗(u, v) · (pns − p∗(u, v)) ≥ 0 (A.2)

(A.3)

を満たすことが必要十分である．この条件を満たす点 p∗(u, v)に対してパルス位相遅れ
∆φ(u, v; r, θ)を考える．ここでは自転軸傾斜角は 0度または 180度を仮定しているため，
自転による遅れ∆φrotを求める際には，軌道面を垂直に見た x, y座標によって，観測者–中
性子星–光学主星の表面の点の角度を評価すれば良い．中性子星を基準とした点 p∗(u, v)

の位置をA(u, v) = (R∗ cos u cos v + r cos θ,R∗ cos u sin v − r sin θ),観測者の方向をBと
する．このときに順行の場合の回転角 γは以下のように表される．

γ =

arctan
(
A×B
A·B

)
, A ·B > 0

arctan
(
A×B
A·B

)
+ π, A ·B < 0

(A.4)

順行では∆φ(u, v; r, θ) = γ/(2π), 逆行では∆φ(u, v; r, θ) = 1 − γ/(2π)である．光路差に
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よる位相遅れ∆φpassは，

∆φpass =
|pns − p∗|+ (pns − p∗) · pobs

cPpulse

(A.5)

により得られる．以上から，∆φ(u, v; r, θ)と，反射体となるu, vの条件が得られるため，数
値的に条件を満たす u, vの組を調べることにより，観測される遅れの平均 ⟨∆φ(u, v; r, θ)⟩
と遅れの幅min(φ(u, v; r, θ))–max(φ(u, v; r, θ))を求めることが可能である．

A.2 NICER, Suzaku観測での鉄輝線のパルス遅れ
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図 A.1: NICER ObsID 4594010100の観測におけるパルス位相による鉄輝線強度の変動．赤は
7.1–10 keVの連続成分のパルスプロファイルであり，青はフィッティングにより求めた鉄輝線の
強度 (輝線の光子フラックス)．それぞれ軌道位相の違いを表し，(左上) Φ= 0.00–0.25,(右上) Φ=

0.25–0.50,(左下) Φ= 0.50–0.75,(右下) Φ:0.75–1.00
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図 A.2: NICER ObsID 4594010100の観測における鉄輝線と 7.1–10 keV連続成分のパルスの相
互相関関数．(左上) Φ= 0.00–0.25,(右上) Φ= 0.25–0.50,(左下) Φ= 0.50–0.75,(右下) Φ:0.75–1.00
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図 A.3: NICER ObsID 4594010100の観測でのモンテカルロシミュレーションによる位相遅れの
分布．(左上) Φ= 0.00–0.25,(右上) Φ= 0.25–0.50,(左下) Φ= 0.50–0.75,(右下) Φ:0.75–1.00
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図 A.4: Suzaku ObsID 407068010の観測での図 A.1と同様の図．観測の軌道位相は Φ= 0.501–

0.691．
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図 A.5: Suzaku ObsID 407068010 の観測における図 A.2と同様の図．観測の軌道位相は Φ=

0.501–0.691．
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図 A.6: Suzaku ObsID 407068010 の観測における図 A.3と同様の図．観測の軌道位相は Φ=

0.501–0.691．
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(a) NICER 4594010100 Φ=0.0-0.25

0.00 0.25 0.50 0.75 1.00 1.25 1.50 1.75 2.00

1.0

1.5

2.0

2.5

I K
 (1

0
5  

p
h

ot
on

/c
m

^2
/s

)

2

3

4

5

6

7

8

9

10

7
.1

-3
0

 k
eV

 c
ou

nt
ra

te
 (c

ts
/s

)

(b) NuSTAR 30602024002 Φ=0.268-0.405
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(c) NICER 4594010100 Φ=0.25-0.5
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(d) NuSTAR 30401025002 Φ=0.483–0.723
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(e) Suzaku 407068010 Φ=0.501–0.691
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(f) NICER 4594010100 Φ=0.5–0.75

図 A.7: 観測の軌道位相の順に並べた，今回解析した観測における連続成分と鉄輝線のパルス位
相変動．青はフィッティング結果に基づく鉄輝線の強度 (輝線の光子フラックス) であり，赤は
NICER, Suzakuでは 7.1–10 keV, NuSTARでは 7.1–30 keVのカウントレート．
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(g) NICER 4594010100 Φ=0.75–1.0
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(h) NuSTAR 30602024004 Φ=0.800–0.945
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(i) NuSTAR 30201028002 Φ=0.841–1.105

図 A.7: 前ページの続き
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