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概要

X線やガンマ線での偏光観測は、高エネルギー天体の極限状況 (粒子加速や強重力場)を調べる有力な手段と

期待されてきたが、検出器作成の難しさや観測の難しさといった理由から、まだ未開拓の分野である。1975

年打ち上げの OSO-8衛星はパルサー風星雲である「かに星雲」から 2.6 keV、5.2 keVの軟 X線で強い (~20

%)偏光を検出し、X線がシンクロトロン放射由来であることを実証した。その後、30年以上に渡る空白が

あったが、2002年にガンマ線観測人工衛星 (INTEGRAL)、2011年には、硬 X線気球実験 (PoGO+)により

「かに星雲」や「はくちょう座 X-1」からの、X線・ガンマ線偏光が検出された。2021年には、軟 X線で

の偏光観測を目的とする IXPE衛星が打ち上げられる予定であり、その高い感度 (OSO-8衛星の 100倍)に

より、数十天体に対する系統的な偏光観測が可能となる。本研究では、ブラックホール (BH)連星からの円

盤放射を IXPE衛星によって観測する際の感度評価を行う。BH連星からの円盤放射は、降着円盤による散

乱 (コンプトン散乱)により偏光している。また、BHの重力場により時空が変化 (一般相対論効果)し、光

の進路が曲がることで偏光の仕方が変わる。BH近傍では、熱的放射が強くエネルギーの高い X線がでるた

め、内側ほど偏光の変化が大きく、エネルギー依存性がみえる。加えて、BHが回転していると降着円盤の

最終安定軌道が変化し、円盤放射のエネルギー依存性が大きくなる。したがって、BH連星の放射を測定す

ることで、一般相対論効果の検証や BHの回転の制限が可能である。はじめに、スペクトル解析ツールであ

る xspecを用いて円盤放射の計算を行い、理解を深めた。この際、BH連星からのスペクトルと偏光のエネ

ルギー分布の計算を行うためのツールである KYNpackageを xspecに取り入れた。図 1は、1太陽質量 (1

M⊙)の BHの回転による偏光度の変化をグラフにしたものである。aはスピンパラメータであり、a = 0で

無回転、a = 1で最高速度回転となる。図 1から円盤放射の偏光度には、エネルギー依存性があり、回転す

るとエネルギー依存性は強くなることを確かめた。最後は xspec+kynpackageにて得た結果を、IXPE衛星

による疑似観測・解析を行うための専用のシミュレーションソフトウェアである「IXPEOBSSIM」に入力

し、実際の天体のパラメータを考慮し感度の評価を行った。

図 1: 1 M⊙ ブラックホールの回転の有無による偏光度の変化
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第1章 序論

1.1 背景

多くの高エネルギー天体の謎を解明できると期待されている観測手法に X線・ガンマ線偏光観測があり、

例えば、天体の磁場情報やミクロな幾何学構造を知ることができる。高エネルギーの荷電粒子がローレン

ツ力により磁場に捉えられるとシンクロトロン放射を起こし、X線を放射する。このときの X線は磁場と

垂直方向に偏光していることから、シンクロトロン放射の観測によって天体の磁場情報を得ることが可能

である。また、ブラックホール近傍の降着円盤の構造は、一般には直接撮像できない。しかし、コンプト

ン散乱による偏光 X線を観測することで反射体の構造がわかり、また一般相対論的効果の検証にもつなが

ると考えられている。このように、X線偏光観測は高エネルギー天体の解明のために有用な観測手法であ

ると考えられているが、検出器の技術的な困難さから未開拓の分野である。高エネルギー偏光観測の歴史

は、1975年打ち上げの OSO-8衛星からはじまった。OSO-8はパルサー風星雲である「かに星雲」から 2.6

keV、 5.2 keVの軟 X線で強い (∼ 20 %)偏光を検出し、X線がシンクロトロン放射由来であることを実証

した。その後、 30年以上に渡る空白の後に、 2002年、ガンマ線観測人工衛星 (INTEGRAL)、 2017年に

は、硬 X線気球実験 (PoGO+)により「かに星雲」や「はくちょう座 X-1」からの、 X線・ガンマ線偏光

が検出された。そして現在、高感度の X線偏光観測を可能にするために IXPE衛星の打ち上げが予定され

ている。この衛星は、NASAのMSFC(マーシャル宇宙飛行センター)のグループによる光電効果を用いた

ガスイメージング偏光計の原理確立の後、ASI(イタリア宇宙期間)が最新のマイクロピクセル検出器の技術

を組み合わせ、完成した偏光計を搭載している。IXPE衛星は 2021年の 11月に打ち上げを予定しており、

ブラックホール連星や活動銀河核ジェット、超新星残骸といった多くの高エネルギー天体の物理の理解、解

明につながると期待されている。

1.2 研究の目的

本研究の目的は、ブラックホール連星からの熱的放射を IXPE衛星によって観測する際、どの程度の観

測時間が必要かをシミュレーションにより評価するものである。想定しているブラックホールは、恒星とブ

ラックホールからなる連星系であり、恒星のガスがブラックホールの重力によって落ちていくことで降着円

盤を形成し円盤放射しており、偏光観測で一般相対論効果を検証し、またブラックホールの回転に制限をつ

けられると期待される。しかし、ブラックホール連星からの熱的放射は偏光が弱く、解析が難しい。した

がって、あらかじめシミュレーションで必要な観測時間の見積もりや解析手法の研究を行うことが重要であ

る。本研究では、スペクトル計算ツールである xspecと、円盤放射のスペクトルと偏光のエネルギー分布の

計算を行うためのツールである KYNpackageを用いて、相対論的効果の有無でどのように円盤放射が変化

するのか理解、確認した。その上で IXPEOBSSIMという IXPE衛星による観測の擬似データを作成するシ

ミュレーターに xspec+kynpackageにて行った計算結果を適応することで、観測時間の感度評価を行った。
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第2章 X線偏光観測

2.1 偏光

電磁波は、電場と磁場からなる横波であり、進行方向と電場ベクトル、磁場ベクトルは互いに直交して

いる。電場ベクトルと磁場ベクトルは振動しているが、この時、電場の振動が特定の方向に偏っている電磁

波を偏光という。身近に見られる偏光した光には、レーザー光が挙げられる。一方、私たちが普段から目に

する太陽光や白熱電球などの光は、電場の振動方向や位相がランダムに混ざった光であり、これを無偏光と

いう。したがって電磁波には、偏光と無偏光、偏光した光と無偏光の光が混ざった部分偏光と呼ばれる状態

が存在し、「ストークスパラメータ」によって偏光情報は記述される。

2.1.1 ストークスパラメータ

図 2.1: 楕円偏光の模式図 [1]

電磁波の伝搬方向を z軸正にとり、図 2.1のように楕円偏光における電場ベクトル E を考える。ω は角
振動数、t は時間、ϕ を初期位相とする。このとき、電場ベクトル E は x軸、y軸での単位ベクトル x̂、ŷ、

電場ベクトルの x軸、y軸成分 E1、E2 を用いて

E = (x̂E1 + ŷE2)e−iωt ≡ E0e−iωt (2.1)
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となる。今、E0 の振幅成分である E1、E2 は ε1、ε2、ϕ1、ϕ2 を用いると式 2.2で表せる。

E1 = ε1eiϕ1 ,E2 = ε2eiϕ2 (2.2)

式 2.1,式 2.2から電場ベクトル E の x成分、y成分は

Ex = ε1 cos(ωt −ϕ1),Ey = ε2 cos(ωt −ϕ2) (2.3)

となる。式 2.3は Ex = Ey では円軌道を表すので、電場ベクトルは一般的に楕円軌道を描くことが分か

る。楕円長軸の x軸に対する傾きが偏光方位角であり、これを χ とおくと、x′、y′ 軸での成分は E ′
x、E ′

y を

用いて

E ′
x = ε0 cosβ cosωt,E ′

y = ε0 sinβ sinωt (2.4)

このとき β は長軸と短軸の比を表す角度であり tanβ = ε2
ε1
とする。x,yの座標系では、

Ex = ε0(cosβ cos χ cosωt + sinβ sin χ sinωt) (2.5)

Ey = ε0(cosβ sin χ cosωt − sinβ cos χ sinωt) (2.6)

式 2.3を用いると、式 2.7から式 2.10となる

ε1 cosϕ1 = ε0 cosβ cos χ (2.7)

ε1 sinϕ1 = ε0 sinβ sin χ (2.8)

ε2 cosϕ2 = ε0 cosβ sin χ (2.9)

ε2 sinϕ2 =−ε0 sinβ cos χ (2.10)

これらの式は、ε1、ε2、ϕ1、ϕ2 が与えられると、パラメータが 1つ減った ε0、β、χ について解くこと
が可能である。また、上記 7つのパラメータと等価な偏光を記述する量としてストークスパラメータを用

いると、

I ≡ ε2
1 + ε2

2 = ε2
0 (2.11)

Q ≡ ε2
1 − ε2

2 = ε2
0 cos2β cos2χ (2.12)

U ≡ 2ε1ε2 cos(ϕ1 −ϕ2) = ε2
0 cos2β sin2χ (2.13)

V ≡ 2ε1ε2 sin(ϕ1 −ϕ2) = ε2
0 sin2β (2.14)

式 2.11から式 2.14を変形すると、

ε0 =
√

I (2.15)

sin2β =
V
I

(2.16)

tan2χ =
U
Q

(2.17)
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したがって、楕円偏光はの ε0、β、χ の 3つのパラメータによって独立に決まる。また、ストークスパ

ラメータには式 2.18の関係があることが分かる。

I2 = Q2 +U2 +V 2 (2.18)

I、Q、U、V 各ストークスパラメータはそれぞれ意味を持っており、Iは電磁波の強度に比例し正の値を

取る。V は真円度を表す。正の値なら電磁波の進行方向から見て右回り、負の値では逆の左回りの楕円偏光

を表す。V = 0では、直線偏光となる。Q、U は x軸に対する楕円の方位角であり、Q =U = 0で円偏光を

表す。以上から、完全に偏光された電磁波はストークスパラメータを用いて表すことが可能だが、完全偏光

は特殊な場合に限られ、観測によって得られる偏光は無偏光な成分を持つ、すなわち部分偏光である。そこ

で、偏光度 Πを用いる。偏光部分の強度と全強度の比で偏光度 Πは式 2.19で定義される。

Π =
Ipol

I
=

√
Q2 +U2 +V 2

I
(2.19)

V = 0の直線偏光の時、偏光フィルターを用いて最大強度と最小強度を考える。強度の最大値 Imaxはフィ

ルターが偏光面に平行な時、最小値 Imin は偏光面に垂直な時に生じる。無偏光な電磁波では偏光の向きに

偏りがないために全強度は 2つの垂直方向に分けられる。よって、最大強度 Imaxと最小強度 Iminは式 2.20、

式 2.21となる。

Imax =
1
2

Iunpol + Ipol (2.20)

Imin =
1
2

Iunpol (2.21)

ここで、無偏光強度 Iunpol = I−
√

Q2 +U2であり、直線偏光 (V = 0)であるために、Ipol =
√

Q2 +U2 と

なる。よって、偏光度は以下のように表すことが可能である。

Π =
Imax − Imin

Imax + Imin
(2.22)

2.2 ブラックホール連星からの円盤放射

我々が普段生活している時に適用される物理、つまりニュートン力学では、時間と空間はそれぞれ独立

に存在し、空間上の 2地点間の距離はどんな座標系から見ても不変である。しかし、速度が光速に近いと

いった非日常的なケースでは、空間上の 2地点間の距離は観測する系によっては異なる値を取り得る。そ

のため、どの系でも共通の値をとる距離を拡張した概念がアインシュタインにより導入され、これを間隔

(ds)と言う。特殊相対性理論での間隔の表式は、以下で与えられる。

ds2 = c2dt2 −dr2 − r2(dθ 2 + sin2 θdϕ 2)

特殊相対性理論は、重力による影響を無視できるときに取り扱われる理論であるが、ブラックホールのよう

な強い重力場を考える際は、一般相対性理論を扱う必要がある。光がブラックホールの重力場から脱出で

きる限界距離は、間隔 (ds)を用いたアインシュタイン方程式の厳密解の 1つであるシュワルツシルト解に

よって説明できる。
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ds2 = (1− 2GM
rc2 )c2dt2 − (1− 2GM

rc2 )−1dr2 − r2(dθ 2 + sin2 θdϕ 2) (2.23)

上式がシュワルツシルト解であり、回転しない質量Mの天体のまわりの間隔の表式を表す。天体の重力

により、特殊相対論の場合 (M = 0の場合)に比べ (1− 2GM
rc2 )なる係数がかかっている。シュワルツシルト解

には、

r = 0

r =
2GM

c2 ≡ rs

の、2点の特異点が存在し、この rs をシュワルツシルト半径と呼ぶ。

dτ = (1− rs

r
)1/2dt (2.24)

に従って、中心質点からの位置 rにある光源での時間の経過 (または位置 rにいる観測者の経過時間)dτは、
座標時間 dt と関係づけられる。r ≫ rsのとき dτ = dt となり、無限遠の観測者の時間の経過は dt に等しい

ことがわかる。一方 rが rsに近づくにつれ dτ は dtより大きくなるので、無限遠方の観測者からは時間経過

が遅くなるように見え、r = rsで dτ → ∞となり光が観測者に届かない。つまり r ≦ rsは、光が中心質点の重

力場から脱出することのできない領域であり、事象の地平線と呼ばれる。無回転ブラックホールでは事象の

地平線は rsに等しい。1 M⊙天体のシュワルツシルト半径 rsは、万有引力定数G = 6.67×10−11 (m3/s2/kg)、

太陽質量M⊙ = 1.99×1030 (kg)、光速度 c = 3.00×108 (m/s)を用いて、

rs ≃
2×6.67・10−11 ×1.99・1030

(3.00・108)2

rs ≃ 2.95×103 m

となる。

ブラックホールからの放射を考える際は連星系が適当である。一口にブラックホール連星と言ってもその種

類は 2種類存在する。1つは、ブラックホールと恒星からなるものであり、もう一方は、ブラックホールと

ブラックホールで連星系をなすものである。本研究では、前者に焦点を当てブラックホールと恒星がなす、

降着円盤からの放射について考える。

2.2.1 降着円盤と黒体放射

ブラックホール連星からの放射は、降着円盤によって生じる。ブラックホール連星系では、ブラックホー

ルの強い重力によって恒星のガスがブラックホールの中心に向かって落ちこんでいく。このとき、ガスは

真っ直ぐ落ちるのではなく、角運動量を持つため、ブラックホールの周囲を周回する降着円盤を形成する。

重力場に捉えられたガスは、降着円盤の粘性による摩擦で角運動量を失い、ブラックホールの中心へとらせ

ん状に落ち込んでいく。このときに生じる摩擦熱によりガスが加熱され、局所的黒体放射となる。ブラック

ホールに落ち込むほどガスの回転速度は大きくなるため、摩擦による熱エネルギーもより大きなものにな

り放射も強くなる。つまり、ブラックホール連星の円盤放射は内側ほど強く、その温度は 1 keV以上にもな
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る高エネルギーの X線を放射する。したがって、X線でブラックホール近傍を調べることができる。降着

円盤を光学的に厚く、幾何学的に薄いと仮定した Shakura & Sunyaev 1973の標準降着円盤モデルでは、ブ

ラックホールから半径 rの距離での温度は

T (r) = (
3GMṁ
8πσr3 )

1/4(1−
√

rin

r
)1/4 (2.25)

で与えられる。ここで、Gを万有引力定数、ブラックホールの質量をM、rin は円盤の一番内側の半径、

ṁは質量降着率、σ はステファンボルツマン定数である。また、円盤放射は、実際の観測では空間分解でき
ず、局所的な黒体放射の積分によって表される。Dを降着円盤と観測者の距離、rout を円盤の一番外側の半

径として、単位周波数あたりのエネルギーフラックス Sν(J/s/cm2/Hz)は、

Sν =
1

D2

∫ rout

rin

Bν 2πrdr (2.26)

ここで Bν は黒体放射 (熱平衡状態にある放射のエネルギー分布)であり、プランク定数 h、振動数 ν、ボ
ルツマン定数 k、光速度 cを用いて

Bν(T ) =
2hν3

c2
1

ehν/kT −1
(2.27)

と表せる。これを、スペクトル解析ツールである xspecを用いて確認したのが図 2.2である。

図 2.2: 円盤放射と黒体放射のグラフ

一番上に位置するグラフは rinで 10keVの円盤放射を xspec上で再現したものであり、モデルは「diskbb」

を使用した。下の 3つのグラフは黒体放射 (bbodyモデル)のグラフであり、円盤中の狭い半径からの放射

を模擬するため、0.1 keV、1 keV、10 keVの温度とした。bbodyのノルムは、式 2.25から、、r ≫ rin の場

合に、温度と距離 (r)の関係が得られる。

r ∝ T−4/3
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したがって、各温度に対応した降着円盤からの距離を見積もることができる。bbodyモデルのノルムは、光

源との光度と距離の比で定義されており、光度は面積に比例するので、各 bbodyノルムの面積による影響

を考慮して、降着円盤から距離 rの微小面積 (2πrdr)でノルムを割り、プロットを行った。例えば、図 2.2

のオレンジ線 (10 keV)で考える。このときの rを r10 として、温度と距離の関係式より、

r10 = 10−4/3 = 0.046

となり、ノルムのパラメータは、

norm =
1

r10(= 0.046)

とした。

円盤放射のグラフをみると低エネルギー領域で直線になっていることが分かる。この傾きについて考える。

式 2.26と式 2.27より、式 2.28が得られる。

Sν =
1

D2
4πhν3

c2

∫ rout

rin

r
ehν/kT −1

dr (2.28)

また式 2.25で分かるように、r ≫ rinにおいて、円盤表面の温度 T は T ∝ r−3/4となる。r = rinでの温度

を Tin とすると、T は Tin を用いて、

T = Tin(
r

rin
)−

3
4 (2.29)

と表せる。これを、式 2.28に代入すると

Sν ≈ 1
D2

4πhν3

c2

∫ rout

rin

r

e(hν/kTin)(r/rin)3/4 −1
dr (2.30)

となる。ここで、rから xに変数変換

x =
hν
kTin

(
r

rin
)3/4 (2.31)

を行い式 2.31に適用すると、

Sν =
1

D2
4πhν3

c2 (
kTin

hν
)8/3 4r2

in
3

∫ x8/3 −1
ex −1

dx (2.32)

よって、ν についてみると、Sν ∝ ν1/3の関係が得られる。図 2.2の diskbbのスペクトルは低エネルギー

で確かに ν1/3 の傾きを持っている。また、3つの黒体放射のグラフのピーク点を結んだ直接の傾きが、円

盤放射の傾きと一致している。以上から、ブラックホール連星の円盤放射は局所的な黒体放射の積分で表さ

れることが理解できる。

2.3 ブラックホール連星からの偏光X線
ブラックホール連星からの円盤放射は多かれ少なかれ偏光している。偏光が起こる原因は、一般にはい

くつかあるが、ブラックホール連星からの円盤放射で主になるのがコンプトン散乱による偏光である。ま

た、コンプトン散乱によって偏光された X線は、ブラックホールの回転や、強い重力場による相対論的効

果で偏光情報がエネルギーに依存する。以下では、これを説明する。
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2.3.1 コンプトン散乱

ブラックホール連星からの円盤放射が偏光している主な要因として挙げられる現象がコンプトン散乱で

ある。コンプトン散乱とは、X線が物質と衝突した時、衝突後の (散乱された)X線の波長が衝突する前のも

のと比べて長くなる現象である。

図 2.3: コンプトン散乱の模式図 [2]

図 2.3はコンプトン散乱の模式図である。エネルギー hν を持った入射光子が、電子と衝突し、散乱角
θ で散乱されたとする。散乱後の光子のエネルギーを hν ′、電場ベクトルに対する散乱方位角 η とすると、
Kline-Nishinaの式より、

dσc

dΩ
=

1
2

r2
e(

hν ′

hν
)2(

hν
hν ′ +

hν ′

hν
−2sin2 θ cos2 η) (2.33)

となる。この式は、コンプトン散乱の微分散乱断面積を表しており、σcが全コンプトン断面積、Ωを立
体角、r2

e を古典的電子半径とした。散乱後の光子の散乱方位角 η は入射光子の偏光に依存し、電場ベクト
ルに対して垂直方向に散乱されやすい傾向がわかる。無偏光な光源からの散乱光を観測した場合は、光源-

散乱体-観測者のなす面に垂直な偏光が観測されることになる。この性質から偏光を測定することができる。

ブラックホール連星でのコンプトン散乱は、降着円盤やコロナにより発生するために、ジオメトリによって

は偏光が生じる。降着円盤からの放射を観測する時、偏光の有無によって大きく 2つに分類できる。無偏光

な放射は、円盤表面から放射された X線が周囲のコロナやその他の物質と衝突することなく観測者に届く

場合である。偏光のある放射は、コンプトン散乱が起きる場所で２つに区別できる。1つは、円盤内からの

放射が円盤自身のガスと衝突 (コンプトン散乱)して観測者の方向に向かう場合であり、もう 1つは、円盤

から出た光が周囲に存在するコロナと衝突し、コンプトン散乱して観測者へ向かう場合である。このよう

に、降着円盤やコロナで発生するコンプトン散乱によって、円盤放射は偏光する。光学的に厚い円盤では、

散乱前は降着円盤の法線方向の放射が多いので、遠方の観測者から見ると、降着円盤では円盤の法線に対

し垂直方向に偏光された放射が多くなる。
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2.3.2 重力による一般相対論的効果

ブラックホール連星からの円盤放射は、サブセクション 2.2で説明したように、局所的な黒体放射の積

分で表される。また、円盤放射はブラックホールの強い重力場により、一般相対論効果による間隔の変化の

影響を受ける。

ds2 = (1− 2GM
rc2 )c2dt2 − (1− 2GM

rc2 )−1dr2 − r2(dθ 2 + sin2 θdϕ 2) (2.34)

式からわかるように、ブラックホールからの距離 rが近いほど、また質量Mが大きいほど重力の影響を無

視できる場合と比べ、間隔の変化は大きなものになる。光 (放射)は、間隔が最小の経路を通るために、ブ

ラックホール近傍からの放射は遠方のものと比べて進行方向は曲がり、偏光の仕方 (偏光度・偏光方位角)が

変化する。

2.3.3 ブラックホールの回転による放射の変化

2.3.2では、ブラックホールの重力場によって間隔が変化するために円盤放射に相対論的効果が加わるこ

とを説明した。ここでは、ブラックホールの回転の有無によって円盤放射の偏光情報がエネルギー依存性を

持つことを説明する。ブラックホールは回転すると最終安定軌道が変化する。最終安定軌道とは、ガスがブ

ラックホールの周りを回転運動できる最小のブラックホールとの距離のことである。つまり、最終安定軌道

より内側では降着円盤として存在できない。無回転ブラックホールの場合、最終安定軌道 rmsはシュワルツ

シルト半径 rs を用いて以下で表せる。

rms = 3rs = 3× 2GM
c2 (2.35)

ブラックホールが回転している場合、最終安定軌道は変化する。この関係式は以下になる。

rms =
rs

2
[3+Z2 −

√
(3−Z1)(3+Z1 +2Z2)] (2.36)

Z1 ≡ 1+(1−α2)1/3[(1+α)1/3 +(1−α)1/3] (2.37)

Z1 ≡
√

3α2 +Z2
1 (2.38)
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図 2.4: 最終安定軌道と回転の関係

ここで、aはブラックホールのスピンパラメータであり、a = 0で無回転ブラックホール、a = 1のとき、

最高速度回転ブラックホールを表す。最終安定軌道 (rms)をスピンパラメータの関数としてプロットしたの

が図 2.4である。ここで rmsは rs単位で表示した。図からわかるように、回転速度が速くなると最終安定軌

道も小さくなる。つまり、最終安定軌道できまる降着円盤の最内縁半径は、無回転ブラックホールのものと

比べ、回転しているブラックホールの方がより近くなるので、高エネルギー放射が多くなり、かつ相対論的

効果を強く受けることになる。サブセクション 2.3.2で述べたように、ブラックホールの近くほど、光の進

路が曲げられ偏光の仕方も変化する。したがって、ブラックホールの回転が大きいと、偏光情報もより大き

なエネルギー依存性を持つのである。

図 2.5: M.Dovciakの GRS1915+105の回転の有無による偏光度、偏光方位角 [3]

定量的な計算は降着円盤の温度プロファイルやジオメトリを仮定した上で様々な研究グループにより行

われている。その 1つの例が図 2.5で、GRS1915+105のブラックホールの回転の有無による偏光度 (左図)、

偏光方位角 (左図)とエネルギーの関係を表したものである。これは、M.Dovciakらによってモデル計算さ

れたもので、a = 0が無回転の場合、a = 1が光速度回転の場合である。偏光度、偏光方位角のどちらの場

合も無回転のブラックホールと比べ、回転しているものの方がエネルギー依存性が高いことが読み取れる。
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したがって、X線で観測された偏光情報のエネルギー依存性から一般相対論効果を検証し、またブラック

ホールの回転を求めることが可能である。

2.4 X線偏光観測の歴史
宇宙からやってくる情報 (電磁波)を、地上で全てキャッチすることは不可能である。理由は、大気と呼

ばれる空気の層が地球を取り巻いているためである。宇宙から飛来する電磁波の大部分は、地球の大気を通

り抜ける際に吸収もしくは散乱され、地上に届く電磁波は一部のみになる。このため、X線も大気中の原

子に吸収されてしまうので、観測するためには大気圏外に出なければならない。X線天文学のはじまりは、

1962年まで遡る。Ricardo Giacconi博士らが観測ロケットを打ち上げ、僅か 10分程の短い時間ではあった

が、X線で輝く太陽以外の天体 (さそり座 X-1)や銀河中心付近の X線源などを発見した。1967年には、世

界で初めての X線観測衛星「Uhuru」が打ち上げられた。Uhuru衛星を自転させることで、全天を観測し、

X線パルサーをはじめとする約 400個もの X線天体を発見した。軟 X線偏光観測に成功したのは、1975年

にアメリカによって打ち上げられた The 8th Orbiting Solar Observatory、通称 OSO-8と呼ばれる人工衛星で

ある。名前の通り、OSO-8のミッションは太陽の研究であったが、X線源の強度、スペクトル変動の観測

とその偏光度の測定も行っていた。OSO-8はブラッグ散乱を利用した検出器を搭載していた為に、2.6 keV、

5.2 keVの限られたエネルギーにしか感度を持たなかった。X線は波長が 1 pm ∼ 1 nm程度と短いため、波

動性よりも粒子性が強いことから偏光計の製作は当時では技術的に困難であった。そのため、OSO-8での

観測結果も精度の良いものは大きな偏光度を示した「かに星雲」のみであり、M.C.Weisskopeら (1978)か

ら、2.6 keVで 19.2 %±1.0 %,5.2 keVで 19.5 %±2.8 %の偏光度を測定し、X線がシンクロトロン放射由来

であることを実証した [4]。その後、長らく X線偏光観測の続報はなかったが、 2002年に、ガンマ線観測

人工衛星である INTEGRAL(INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory)や、2011年に硬 X線での

偏光を観測する PoGO+(Polarized Gamma-ray Observer)の打ち上げにより、「かに星雲」や「はくちょう座

X-1」からの、 X線・ガンマ線偏光が検出された。このように、高エネルギーでの偏光観測は、近年急速

に発展している。そして現在、新たに軟 X線偏光観測衛星として打ち上げが予定されているのが IXPE衛

星である。IXPE衛星は OSO-8衛星の 100倍もの高い感度を有し、数十天体に対する系統的な偏光観測が

可能となると期待されている。これについては、次章で詳しく説明する。
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図 2.6: OSO-8衛星 [5]
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第3章 IXPE衛星

3.1 IXPE衛星の概要

3.1.1 IXPE衛星

Imaging X-ray Polarimetry Explorer(IXPE衛星)は、2021年度末にアメリカでの打ち上げが予定されてい

る高感度軟 X 線偏光観測衛星である。NASA の Small Explorer(SMEX)によって開発されており、イタリ

ア宇宙機関 (Agenzia Spaziale Italiana)や日本も参加している国際協力ミッションとなっている。1993年に

NASAのMarshall Space Flight Center(MSFC)によりガスイメージング偏光計の原理が確立された。2001年

には、ASIがマイクロピクセル検出器の技術を導入し X線偏光計が完成。IXPE衛星には、この偏光計 3台

と NASAのMSFCが開発した X線望遠鏡 3台を搭載している。日本は、宇宙空間で熱入力による X線望遠

鏡の変形を防ぐためのサーマルシールドと呼ばれる薄い断熱フィルムと、焦点面ガス検出器内のガス電子増

幅フォイル (GEM)を提供しており、アメリカ、イタリアに次ぐ 3番目の規模で携わっている。観測可能な

エネルギー帯は、2∼8 keVであり、望遠鏡の視野角は 12.9分角× 12.9分角である。X線のエネルギー、タ

イミング、時間変動に加えて偏光情報を得られることが最大の特徴である。IXPE衛星の打ち上げ後は、こ

れまで観測不可であった高エネルギー天体の X線偏光情報を入手できると期待されており、ブラックホー

ル連星の円盤放射や AGNジェット、超新星残骸などの多くの天体の物理の理解、解明につながると期待さ

れている。

図 3.1: IXPE衛星のイメージ図 [6]
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3.1.2 焦点面ガス検出器

IXPE衛星に搭載される検出器は、焦点面ガス検出器 (Gas Pixel Detectors)であり、以下 GDPとする。こ

の検出器は光電効果を利用しており、光電子が GDP内のガスを電離し、電子雲を作ることでイメージング

し、偏光情報の取得が可能になる。以下に検出器のパラメータ情報を示す。

表 3.1: 焦点面ガス検出器の各パラメータ [7]
parameter value

Sensitive area 15 mm× 15 mm

Fill gas and composition He(20 %) /DME(80 %)@1 atm

Detector window 50 µm thick beryllium

Absorption and drift region depth 10 mm

GEM(gas electron multiplier) copper plated 50 µ m liquid crystal polymer

GEM hole pitch 50 µm

Number ASIC readout pixels 300×352

ASIC Pixelated anode Hexagonal@50 µm pitch

Spatial resolution(FWHM) ≤123 µm(6.4 arcsec)@2 keV

Energy resolution(FWHM) 0.54 keV@2 keV(∝
√

E )

図 3.2は GDPの模式図である。次に X線の検出過程について説明する。

図 3.2: 焦点面ガス検出器の模式図 [8]

GDPに入射した X線は、封入されたガスと光電効果を起こし電子雲を作る。光電効果とは、原子核に束

縛されている電子に入射した光子が衝突した時、電子の束縛エネルギーより入射光子のエネルギーが大き

い場合、束縛された電子 (光電子)は放出され、入射光子は消滅する相互作用である。ここで、光電子の散

乱角度の断面積について考える。
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図 3.3: 光電子の放出角度分布 [9]

図 3.3のように、入射光子の進行方向と射出された光電子の進行方向とのなす角を θ、入射光子の電場ベ
クトルと光電子の射出方向とのなす角を ϕ とすると、光電子の散乱角度の断面は、

dσ
dΩ

∝
sin2 θ cos2 ϕ
(1−β cosθ)4 (3.1)

で与えられる (β = v
c )。ここで、cos2 ϕ が光電子の射出方向の方位角依存性を表す。従って、光電子は入

射光子の電場ベクトル方向に放出されやすいことがわかる。つまり、光電子の射出方向を測定することに

よって、天体からの X線偏光方向を測定することが可能である。光電効果によって生じた光電子は、ガス

電子増幅フォイル (GEM: Gas Electron Multiplier)で増幅され、電子雲を形成する。GEMは日本から提供さ

れたものであり、穴径 30 µm、間隔 50 µmであけられた穴に強い電場を生じさせることで光電子を加速さ

せる。加速された光電子は、ガスと衝突電離し、電子なだれという電子が指数関数的に増幅する現象を起こ

す。GEMによって形成された電子雲は、300× 352個もの電荷読み出しパッドで電気信号の読み出しが行

われる。イメージングされた電子雲の形状から、光電子の射出方向を推定することが可能である。このよう

に、GDPに入射した X線は、光電効果により光電子を発生させ、GEMによって増幅し、読み出すことに

よって偏光情報を測定することができる。しかし、どんな検出器にもエネルギー分解能は存在し、GDPも

27 %(文献 [7])のエネルギー分解能がある。例えば、GDPに仮想的な単色 X線を入射した場合でもエネル

ギーに依存した広がりを持つので、エネルギー分解能を念頭に置き、解析することが重要である。

また、検出器の偏光を検出する能力を表す指標にモジュレーションファクターがある。モジュレーション

ファクター (µ)は

µ =
Nmax −Nmin

Nmax +Nmin
(3.2)

で定義され、N は偏光した光子が検出器に入射した際に、検出され、ある角度に光電子を射出した光子

の数を表し、このカウントレートの最大値を Nmax、最小値を Nminと定義している。特に、入射光子の偏光
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度が 100 %(完全偏光)している場合のモジュレーションファクターを µ100 として、これは検出器の性能を

表す。以下に、GDPでのモジュレーションファクター (µ100)を示す。

図 3.4: 文献 [6]により転載した、100 %偏光した光子を入射させた時の µ100[6]

また、観測によって得られたモジュレーションファクター µ から、観測天体の偏光度 P.D.(%)は、

PD =
µ

µ100
×100 (3.3)

で求めることができる。

3.1.3 IXPE衛星のターゲット

IXPE衛星は OSO-8の 100倍の感度 (1/100の観測時間で同等の精度で偏光測定が可能)である。そのた

め、多くの (数 10天体)高エネルギー天体に対して系統的な X線偏光観測が可能になると期待されている。

その主なターゲットを以下に示す。

1.ブラックホール連星

降着円盤の熱的放射によって輝いているブラックホール連星だが、その放射の偏光度・偏光方位角を測定す

ることによりブラックホールの回転の測定や、偏光情報のエネルギー依存性による相対論的効果の実証に

繋がると考えられている。また、従来の望遠鏡では撮像できなかった降着円盤の幾何学構造なども円盤放射

の偏光情報から解明できると期待されている。

2.活動銀河核ジェット

活動銀河核 (Active Galactic Nucleus)ジェットとは、銀河の中心に存在する超巨大ブラックホールから強力

な電磁波を放出している、ジェットを伴っている銀河中心領域を指す。放射される電磁波は、電波から X線

までの幅広い波長域である。AGNジェットは、粒子の加速機構や磁場構造、速度が光速度に近い相対論的

ジェットの生成機構などが完全には分かっておらず、その解明が期待されている。

3.超新星残骸
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超新星残骸とは、超新星爆発後に残る極高温プラズマ雲のことを指す。爆発の爆風は 10000 km/sにもなり、

この時の衝撃波によって周りのガスは加熱され、可視光から電波、X線といった波長領域で放射する。ま

た、シェル型超新星残骸と呼ばれる殻状の球形をした超新星残骸は粒子加速の現場でもあり、シンクロト

ロン放射により磁場の向きを測定できるため、宇宙線の粒子加速の過程や宇宙線の起源の解明が期待され

ている。

4.マグネター

マグネターとは、通常のパルサーよりも大きな磁場を持つものを指す。定常的に X線を放出する特異 X線

パルサー (AXP)、繰り返し軟ガンマ線の爆発的な放出を起こす軟ガンマ線リピーター（SGR）を合わせて

マグネターと呼ぶ。マグネターの強磁場中で発生するシンクロトロン放射の偏光から、マグネターの形成

条件や磁場の起源の解明が期待されている。

3.2 IXPEOBSSIM
IXPE衛星による観測を模擬し、また得られたデータを解析するための専用のシミュレーションソフト

ウェアが IXPEOBSSIMである。図 3.3は IXPEOBSSIMの内部構造を図示したものである。左上の「Source

model」で観測する天体の位置情報や偏光情報などのデータ設定を行うことができ、その下の「Response

functions」では実際に観測した場合の、予想される検出器応答が設定されている。「xpobssim」では、「Source

model」と「Response functions」を加味したシミュレーションが行われる。シミュレーションの結果は「Photon

list」に反映され、FITSというファイル形式で保存される。この論文では、ブラックホール連星からの X線

放射のモデル計算を行い、得た結果を ixpeobssimに入力することでシミュレーションを行った。

図 3.5: IXPEOBSSIMの内部構造 [10]
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第4章 ブラックホール連星からのX線偏光シミュ
レーション

4.1 偏光モデル計算

ブラックホール連星からの円盤放射は、ブラックホールの質量や降着率、回転の有無など様々な要因に

より変化する。そこで本研究では、はじめに、円盤放射の理解を深めるために 3つのステップ (相対論的効

果を考慮しない、相対論的効果を考慮、偏光情報の追加)で円盤放射の偏光モデル計算を行った。

4.1.1 モデル紹介

はじめに、スペクトル解析ツールである xspec[11]を用いて円盤放射のモデル計算を行った。ここでは、

xspecで扱ったモデルを紹介する。また、xspec上で相対論的効果を含んだ円盤放射強度のエネルギー分布

や偏光のエネルギー分布の計算を行うために、kynpackage[12]を導入した。xspecで kynモデルを使用する

際は、以下のコマンドを入力し、kynパッケージのロードをする必要がある。

lmod kyn /path to kyn

xset KYDIR /path to kyn

以下、扱ったモデルである。

1. bbody

黒体放射を計算するモデルである。計算は以下の式で実行され、kT(keV)と Kの 2つのパラメータか

らなり、それぞれ温度と normalizationを表す。

A(E) =
K ×8.0525E2dE

(kT )4[exp(E/kT )−1]
(4.1)

ここで Kは

K =
L39

D2
10

(4.2)

で定義され、L39 は 1039 erg/sを単位とする光源の光度、D10 は 10 kpc単位の光源との距離を表す。

2. diskbb

複数の黒体放射からなる降着円盤のスペクトルを計算するモデルである。

21



図 4.1: model diskbbのパラメータ

図 4.1は xspecで diskbbモデルを計算する際に、入力するパラメータである。2つのパラメータが存

在し、par1は Tinであり降着円盤の最内縁半径での温度 (keV)である。par2は normであり、これは

以下で定義される。

norm = (
Rin

D10
)2 cosθ (4.3)

式 4.3の Rinは降着円盤半径 (km)であり、D10は 10 kpc単位の光源との距離である。θ は円盤を観測
する角度であり、θ = 0 (deg)で、円盤の極方向からの観測を表し、θ = 90 (deg)では、円盤を真横か

ら見た観測となる。例として、図 2.2にてスペクトル計算を行った時のパラメータ設定は、

Tin = 10

norm = (
9.0
1

)2 cos0

であり、1 M⊙ ブラックホールの円盤放射を計算している。

3. kynphebb

kynphebbモデルは kynpackageに含まれている、相対論効果を含んだ降着円盤からの熱的放射を計算

することができ、温度が半径のべき関数になると近似したモデルである。このときの温度の表式は、

降着円盤を光学的に厚く、幾何学的に薄いと仮定した Shakura & Sunyaev 1973の標準降着円盤モデル

を r ≫ rin で近似した式になる。

T (r)≃ (
3GMṁ
8πσr3 )

1/4 = Tin(
r

rin
)−3/4 (4.4)

式 4.4のべき (3/4)は kynphebbの 23個のパラメータ (図 4.2参照)の 1つである「par9=BBindex」で

指定することができ、今回は diskbbモデルとの比較を行うために 3/4としている。また、ブラック

ホールの質量MをM = 1M⊙で固定しており、1M⊙でないブラックホールを計算するためには、後述

の kynbbモデルを用いる必要がある。
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図 4.2: model kynphebbのパラメータ

その他、本論文で重要になる一部のパラメータを紹介する。

par1 =
a
M

(
GM⊙

c
)−1

par1は、ブラックホールのスピンパラメータであり、a(角運動量)に比例する。−1 ≤ par1 ≤ 1で定義

されており、par1 = 0で無回転ブラックホール、par1 = ±1で最高速度回転ブラックホールを表す。

正負は、ブラックホールの回転と降着円盤の回転の向きを表しており、どちらも同じ向きに回転して

いる場合は正の値、片方が違う向きに回転している場合に負の値となる。

par2 = θ

par2は、降着円盤を観測する際の方向を表す。θ = 0で降着円盤を極方向から観測したものになり、

θ = 90で降着円盤を横方向から観測した場合のスペクトルになる。

par3 = rin (
GM⊙

c
)−1

par3は、降着円盤の最内縁半径 (rin)に比例する。GM⊙
c2 単位となっており、1 M⊙ の無回転ブラック

ホールを計算したい場合は、最内縁半径は 3rs となるので、

par3 = 3・2
GM⊙

c2 = 6

となる。

par8 = Tin

par8は、ブラックホールの最内縁半径での温度 (keV)を与えるパラメータである。

par19 = Stokes
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par19は、偏光情報 (ストークスパラメータ)を計算するパラメータである。

・par19=0 :偏光情報を含まないスペクトルを計算

・par19=1 :偏光情報を含んだスペクトルを計算

・par19=5 :偏光情報を含んだスペクトルから偏光度とエネルギーを出力

・par19=6 :偏光情報を含んだスペクトルから偏光方位角とエネルギーを出力

par21は、降着円盤の光学的厚さを与えるパラメータである。

par21 = tau

本論文では、τ = 1,10の２つの値を用いており、τ = 1の場合、平均して一回の散乱・吸収がおきる。

τ の値が大きいほど光学的に厚く、不透明である。
par23は、光源との距離を与えるパラメータである。

par23 = norm (=
1

D2 )

diskbbモデルと同様に 10 kpc単位となっており、以降の本研究では、par23 = 1として、光源との距

離を 10 kpcで計算している。以上が、本研究で扱った代表的なパラメータになる。その他のパラメー

タの詳細は kynpackageのインストールページ [13]に記載されており、今回は省略する。

4. kynbb

kynbbモデルも kynpackageに含まれている。相対論効果を含んだ降着円盤からの熱的放射を計算す

ることができ、温度プロファイル T (r)は Page & Throne 1974による計算を用いている。これは、相

対論的効果も考慮した降着円盤の温度プロファイルである。したがって、円盤の温度プロファイルと

偏光を含む光子伝播の両方で相対論的効果が含まれて計算される。近似的には、Shakura & Sunyaev

1973の温度プロファイルになると期待されるので、今回は、Shakura & Sunyaev 1973モデル (式 4.4)

を参考にパラメータの設定を行った。kynbbモデルは、24個のパラメータからなり (図 4.3)、ブラッ

クホール質量 (par8)や偏光情報を記述するストークスパラメータ (par20)の指定が可能である。多く

のパラメータは kynphebbモデルと同じだが、一部異なるパラメータを記載する。

par8 = BHmass

par8は、観測するブラックホールの質量を指定するパラメータである。単位はM⊙であり、kynphebb

モデルと違って、再現したい質量を持ったブラックホールの計算が可能である。

par9 = arate

par9は、質量降着率 (ṁ)を表し、単位はM⊙/yearである。
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図 4.3: model kynbbのパラメータ

4.1.2 エネルギー分布

ここでは、4.1.1で紹介したモデルを扱い、スペクトル計算ツールである xspecを用いて放射強度のエネ

ルギー分布の計算を行った。円盤放射の理解を深めるためのステップとして、偏光情報は扱わずに計算を

行った。はじめに、diskbbモデルと kynphebbモデルの円盤放射の比較を行った。

図 4.4: diskbb,kynphebbモデルの円盤放射
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図 4.4の上部に位置する青線でプロットしたものが diskbbモデル、オレンジ線の下部が kynphebbモデル

となり、縦軸は Sν (J/cm2/s/keV )、横軸はエネルギー (keV)となっている。以下、縦軸 Sν はすべて同じも

のとする。モデルパラメータは diskkbb(図 4.1参照)から、

Tin = 1 (keV ), norm = (
Rin

D10
)2 cosθ = 9

であり、kynphebbモデル (図 4.2参照)は、

par1 =
a
M

= 0, par2 = θ = 0, par3 = rin = 6, par8 = Tin = 1 (keV ), par21 = τ = 10

で与えた。どちらのモデルも 1 M⊙ の無回転ブラックホールまわりの円盤を極方向から観測した放射を想

定している。diskbbは光学的に厚い円盤放射のモデルであり、条件を揃えるため kynphebbでも十分厚い

(τ = 10)円盤とした。図 4.4から、低エネルギー領域 (レーリー・ジーンズ領域)では予想通り、スペクトル

に目立った違いは見られない。一方、ピーク付近で kynphebbモデルの放射強度が低いことが読み取れる。

これは、kynphebbモデルは光子伝播に相対論的効果を考慮したモデルであることが原因だと考えられる。

ピーク付近でのスペクトルは、ブラックホールに近い、円盤の内側からの放射であるので、重力場による影

響を円盤外側より強く受ける。重力場により、ブラックホール近くからの放射は、遠方で観測するとその波

長が放出された地点での波長よりも長くなる「重力赤方偏移」が現れる。今、降着円盤から振動数 νloc で

波が放出されたとすると、観測される振動数 νobs との関係は以下になる。

νobs =

√
1− 2GM

rc2 νloc ≤ νloc

したがって、重力による影響のため振動数は小さく、電磁波のエネルギーが低くなる。今回の場合、r = rin

で、計算すると、

νobs =

√
1− 2GM

c2
1

rin
νloc ≃ 0.7νloc

となり、観測される振動数が大きくなっていることがわかる。。

　次に、円盤を見込む角度 θ を変化させることで、角度をつけた円盤放射の計算を行った。
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図 4.5: 角度を変化させた diskbb円盤放射 図 4.6: 角度を変化させた kynphebb円盤放射

図 4.7: 図 4.5,4.6の同時出力

図 4.5は diskbbモデルで計算をした円盤放射、図 4.6は kynphebbモデルで計算をした円盤放射である。

どちらのグラフも上から θ = 0,30,60,80 degで計算を行い (式 4.3)、θ が大きくなるほど円盤を横から観
測していることに対応する。図 4.7は上図 2つを同時に出力したもので、diskbbの結果を点線で表記した。

diskbbモデルの θ = 80でのパラメータ設定は、

par1 = Tin = 1 (keV ), par2 = (
Rin

D10
)2 cos80

であり、kynphebb モデルは par2 に角度を与え、残りのパラメータは同じである。図 4.7 から、diskbb、

kynphebbのどちらの場合においてもレーリー・ジーンズ領域では、目立った違いは見られないことがわか

る。これは、低エネルギー側は円盤の外側をみているため相対論的効果が現れず、円盤を見込む角度による

放射の減少のみが生じるためである。一方で、ピーク付近では、θ が大きくなるほど (円盤を横方向から観

測するほど)、kynphebbの放射が高エネルギーまでピークがのび、θ = 80 degでは、kynphebbモデルの方
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が diskbbより放射のピークが高いエネルギーになることが読み取れる。この原因は、(相対論的な)ドップ

ラー効果と考えられる。

ν ′ =
ν
√

1−β 2

1−β cosθ
(4.5)

式 4.5は、相対論的なドップラー効果を表す式であり、観測される振動数が ν ′、β は β = v
c で定義され

ている。通常のドップラー効果と等しく、観測者と光源 (今回は円盤放射)が近づく向きに運動すると、ν ′

が大きくなり (青方偏移)、観測者と発生源が遠ざかると ν ′が小さくなる (赤方偏移)。rin付近では降着円盤

の回転速度は高速に近くなり、青方偏移で ν ′が ν より目に見えて大きくなるために、この効果がスペクト
ルに現れている。

図 4.8: 回転速度を変化させた diskbb,kynphebbモデルの円盤放射

　また、円盤を見込む角度は 0(極方向)で統一し、diskbb、kynphebbともに回転速度パラメータを変化さ

せた円盤放射の計算を行ったものが、図 4.8である。点線表記のものが diskbb、実線表記のものが kynphebb

モデルであり、どちらも上から、a = 0、a = 0.5、a = 0.998となっている。このときの aはスピンパラメー

タであり、a = 0で無回転ブラックホール、a = 1で最高速度回転のブラックホールを表す。入力した diskbb

モデルのパラメータ設定は、a = 0から、

par1(Tin) = 1 (keV ), norm = (
9
1
)2 cos0 = 81

で出力を行った。a = 0.5では、normの Rin の値が変わるので、

par1 = 1, norm = 39.7

a = 0.998では、

par1 = 1, norm = 2.25
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とした。normは、まず式 4.3より各回転速度に対応した Rin を求めて、計算を行った。kynphebbモデルの

パラメータ設定は、a = 0から、

par1(
a
M
) = 0, par2(θ) = 0, par3(rin) = 6, par8(Tin) = 1, par21 = τ = 10

a = 0.5では、

par1 = 0.5, par2 = 0, par3 = 4.2, par8 = 1, par21 = 10

a = 0.998では、

par1 = 0.998, par2 = 0, par3 = 1, par8 = 1, par21 = 10

と設定した。どのスピンパラメータでも、diskbbモデルのほうがピーク位置がより高エネルギー側である

ことが特徴的であり、スピンパラメータの大きな a = 0.998では、その違いが顕著になっている。この原因

も、重力赤方偏移によるものだと考えられる。ブラックホールが回転することによって、降着円盤の最内縁

半径が無回転のものと比べ、より近づくことになる。したがって、ブラックホールの重力場の影響が、a(回

転)が増す毎に強くなり、図のようなスペクトルになったと考えられる。

　次に、diskbbモデルと kynbbモデルの比較を行った。kynbbモデルの特徴は、ブラックホールの質量を 1

M⊙ 以外のものに設定できる点であるので、今回は結果を図 4.9に示す。10 M⊙ と 1 M⊙ を想定した、無回

転、極方向 (θ = 0)からの円盤放射の計算を行った。

図 4.9: diskbb,kynbbモデルの円盤放射

上 2つのグラフが 10 M⊙、下 2つが 1 M⊙ 想定の円盤放射である。各モデルのパラメータは、diskbbモ

デルで 10 M⊙ 想定の円盤放射では、

par1(Tin) = 1, norm = (
90
1
)2 cos0 = 8100
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1 M⊙ 想定の円盤放射では、

par1 = 1, norm = 81

を設定した。kynbbモデルで、10 M⊙ 想定の円盤放射のパラメータは、

par1(
a
M
) = 0, par2(θ) = 0, par3(rin) = 6, par8(BHmass) = 10, par9(arate) = 1.0×10−7, par21 = τ = 10

1 M⊙ 想定の円盤放射のパラメータは、

par1 = 0, par2 = 0, par3 = 6, par8 = 1, par9 = 1.0×10−9, par21 = τ = 10

で出力を行った。このとき、par9の質量降着率は、式 4.4からブラックホール質量で変化する。従って、質

量の異なる円盤放射のスペクトルを正しく再現するためには、考えるブラックホールの質量に対応した降着

率を入力する必要がある。従って、今回は式 4.4から 1 M⊙、10 M⊙の降着率を計算し、入力した。kynphebb

との比較ではなかった特徴として、レーリー・ジーンズ領域でも違いが見て取れることである。また、図

4.4での kynphebbモデルと比較してもスペクトルに違いがみられる。この原因は、kynphebbモデルではパ

ラメータとして存在しなかった質量降着率にありと考えらえる。質量降着率が変化すると、温度プロファイ

ルが変化し、これによってスペクトルに変化が生じるためである。また、par10 = fcol も kynphebbモデル

には存在しなかったパラメータであり、スペクトルの硬化係数を表す。これらの、kynbbモデルのパラメー

タにより、スペクトルに変化が現れたと考えらえる。

4.1.3 偏光分布のエネルギー依存性

これまでに、3つのモデルの比較を通して、ブラックホール連星からの偏光情報を含まない円盤放射を

みてきた。ここでは、円盤放射の理解を深めるための次のステップとして、偏光情報 (偏光度、偏光方位角)

を考慮したモデル計算を kynbbモデルを用いて行った。偏光情報は kynbbモデルの 20番目の「Stokes」(図

4.3)によって与えることが可能であり、偏光度、偏光方位角に加えて、ストークスパラメータ (Q,U ,V )の計

算が可能である。今回は、偏光度と偏光方位角での計算を行った。

図 4.10: 回転の有無による偏光度の変化 図 4.11: 回転の有無による偏光方位角の変化
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図 4.10、4.11は、回転の有無による 1 M⊙ ブラックホールの偏光度 (左図)、偏光方位角 (右図)を表した

ものである。スピンパラメータが 0の場合の kynbbのパラメータ設定は、

par1(
a
M
)= 0, par2(θ)= 70, par3(rin)= 6, par8(BHmass)= 1, par9(arate)= 1.0×10−9, par20= 5,6 par21= τ = 10

である。スピンパラメータが 0.998の場合の kynbbのパラメータ設定は、

par1 = 0.998, par2 = 70, par3 = 1, par8 = 1, par9 = 1.0×10−9, par20 = 5,6 par21 = 10

で行った。また、par20は par20 = 5で偏光度、par20 = 6で偏光方位角を出力した。実際にスピンパラメー

タ 0.0の偏光度を計算した時の詳細なパラメータ設定は以下に示す。偏光方位角の定義は、円盤の法線方向

が 0度である。また円盤の見込み角が 0∼90度で円盤の左側が近づいている場合に (つまり降着円盤の回転

ベクトルが観測者側を向いているとき)、観測者からみて反時計まわりに回る方位角が正になるようにされ

ている。2.3.1で述べたように、光学的に厚い円盤では円盤の法線に垂直な偏光が期待され、実際図より方

位角は約 90度になっている。また、ブラックホールの回転が増すと、偏光度、偏光方位角のエネルギー依

存性が大きくなることがわかる。偏光度は、無回転のものと比べ、ブラックホールが高速回転していると偏

光度の変化は大きくなり、より小さな値まで落ちる。偏光方位角では、無回転のものはエネルギーによる変

化が少なく、85deg付近といったある一定の方向を示していることがわかる。一方で、ブラックホールが回

転していると、方位角のエネルギーによる変化は大きくなり、向きが変化していることが読み取れる。ま

た、この結果は第二章のサブセクション 2.3.3で紹介した、M.Dovciakらによって計算されたGRS1915+105

の回転の有無による偏光度、偏光方位角の計算結果とおなじ傾向であり、円盤放射の偏光情報を正しく再現

できていることが確認できる。

図 4.12: 図 4.10、a=0を出力した時のパラメータ設定
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4.2 偏光観測シミュレーション

これまで、xspec+kynpackageを用いて、ブラックホール連星からの円盤放射の計算を行ってきた。最終

的には、xspec+kynpackageにて得た結果を、 IXPEOBSSIMに入力し、実際の天体のパラメータを考慮した

感度の評価を行う。本節ではその準備として、入力ファイルを用いず IXPEOBSSIM単体でシミュレーショ

ンを行い、動作の理解を深める。具体的には、指数関数 (Power law)スペクトルを持つ X線源天体を想定

し、シミュレーションを行った。図 4.13は toy-point-sourceというコンフィグレーションファイルであり、

天体の位置 (ra,dec)や、Power lowの normや index(べき指数)、偏光度 (pd)、偏光方位角 (pa)などの設定が

可能である。今回は pl indexを変化させ IXPEOBSSIMの動作を確かめた。

　シミュレーションの開始には、

xpobssim –configfile [ファイル名.py] –duration [観測時間 (s)]

とコマンドを実行する。観測時間の単位は「秒」で、今回の X線源天体のシミュレーションでは 1000 s

で行った。シミュレーションによって得られた結果は fits形式のファイルで出力される。この fitsファイル

は、以下のコマンドでデータを確認することができる。

fv [ファイル名.fits]

図 4.14が fitsファイルのデータの様子である。17ものカラムからなり、観測した光子の順番 (TRG ID)

や、天体の位置情報 (RA,DEC)、偏光情報 (PHE U,PHE Q)などが出力されている。また、fitsファイル内の

データはテキストファイルとして保存することが可能であり、このテキストファイルから必要なデータを取

り出し、解析を行うことが可能である。
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図 4.13: Power lawの configfile

図 4.14: Power lawの fitsファイル

今回は、パラメータである pl indexの値を pl index=1,pl index=2の 2パターンのシミュレーションを行
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い、IXPEOBSSIMの応答確認を行った。得られたデータの ENERGYと TRG IDを取り出し、両対数のヒス

トグラムを作成したものが図 4.15である。上部に位置するグラフが pl index=1であり、下部が pl index=2

である。図から、べき指数が大きくなると予想通り光子のカウント数が少なくなることがわかる。一方、検

出器は高エネルギーの光子ほど検出できる光子数が減るため、イベント数分布はエネルギーのべき関数に

ならない。そこで、定量的に見るために 2つのグラフのカウント数の比をとり、両対数グラフでプロットし

たものが図 4.16である。

図 4.15: べき指数 1,2のイベント数分布

図 4.16: べき指数 1と 2の比と E−1

図 4.16が pl index=1と pl index=2の比をとったものである。図から、2つのデータの比はおおむね直線
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になっており、有効面積のエネルギー依存性を打ち消せることがわかる。また、y = E−1の直線を同じ図に

重ねてプロットした。2つのデータの比が、おおむねこの直線と平行になっていることが確認できる。従っ

て、べき指数の差が 1のカウント数の比をとることで、有効面積のエネルギー依存性を打ち消すことがで

き、想定通りのシミュレーションができていることが確認できた。

4.3 感度評価

最後に、ブラックホール連星の偏光観測シミュレーションを行い、シミュレーション結果から感度を評

価する。IXPEOBSSIMには、ブラックホール連星である「GRS1915+105」を擬似観測するためのサンプル

ファイルが存在する。今回は、このファイルを元に、xspe+kynpackageで行った計算結果を天体のデータと

して与えることで、IXPEOBSSIMでのシミュレーションを行った。シミュレーション結果から偏光度、偏

光方位角とその誤差を求め、必要な観測時間の評価を行った。

4.3.1 解析方法

まず、4.1.3で計算した仮想的な天体のモデルを用いて偏光度、偏光方位角の計算手順を確認した。以下

に、xspe+kynpackageにて得た出力の一部を示す。

図 4.17: エネルギーとフラックスのデータ

図 4.18: エネルギーと偏光度、偏光方位角のデータ

図 4.17、図 4.18の左の列はどちらもエネルギー (keV)で、図 4.17の右はフラックス (ph/s/keV/cm2)、図

4.18は中央から、偏光度 (%)、偏光方位角 (deg)となっている。このデータは、図 4.10、4.11で出力したス

ピンパラメータ 0.998を計算した際の偏光度、偏光方位角のデータと同じものであり、kynbbで入力したパ

ラメータは以下である。

par1(
a
M
)= 0998, par2(θ)= 70, par3(rin)= 1, par8(BHmass)= 1, par9(arate)= 1.0×10−9, par20= 5,6 par22= 10
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スピンパラメータ 0.0の場合は、par1 = 0, par3 = 6となる。kynbbで得られた計算結果を IXPEOBSSIMに

観測対象のデータとして与えることで、シミュレーションを行った。以下にシミュレーション結果である、

光子数、ストークスパラメータ Q、U をスピンパラメータ 0と 0.998の 2つの場合について図 4.20∼4.25に

まとめる。また、ここで仮定した観測時間は 1×105sである。ストークスパラメータの Q、U については、

各イベント毎の値が光電子の射出方向 (偏光ベクトルに平行)を θk として、qk = 2cos2θk、uk = 2sin2θk と

与えられ、それを解析する際のエネルギー幅で足し上げて計算した。また、Q、U の誤差は、文献 (Vink and

Zhou(2018b))[13]に従って求めた。具体的にはポアソン統計から、Q、U の分散はそれぞれ、

Var(Q) = 4
n

∑
k=1

cos2 2θk

Var(U) = 4
n

∑
k=1

sin2 2θk

となり、ストークスパラメータ Q、U の誤差 (標準偏差)は、

∆Q ≡
√

Var(Q)

∆U ≡
√

Var(U)

となる。
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図 4.19: スピンパラメータ 0.0の光子数 図 4.20: スピンパラメータ 0.998の光子数

図 4.21: スピンパラメータ 0.0の Q 図 4.22: スピンパラメータ 0.998の Q

図 4.23: スピンパラメータ 0.0の U 図 4.24: スピンパラメータ 0.998の U
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図 4.19∼4.24から、各エネルギー帯の光子数、Q、U が得られ、そこから偏光度、偏光方位角の計算を

行った。この時、偏光度はモジュレーションファクター (µ100)と光子数 (N)を用いて

偏光度 (p) =

√
(Q2 +U2)

N
× 1

µ100

偏光方位角は、

偏光方位角 (θ) =
1
2

tan−1 U
Q

で求めた。

また、偏光度の誤差は、

P2 = (
Q
I
)2 +(

U
I
)2 =

(Q2 +U2)

N2

と定義すると誤差伝播より、

∆P =

√
Q2(∆Q)2 +U2(∆U)2

Q2 +U2 × 1
N

と表される。偏光度はこの Pを µ100 で割った値なのでその誤差は、

∆p =

√
Q2(∆Q)2 +U2(∆U)2

Q2 +U2 × 1
N
× 1

µ
(4.6)

となる。偏光方位角の誤差 (∆θ )は、QU平面で確率密度分布が円形になるとすると、(µ p)∆(2θ) = ∆(µ p)

となることから、

∆θ =
1
2
× ∆p

p
× 180

π
(4.7)

で求めた。µ は各エネルギー帯でのモジュレーションファクターである。以下に 100 ksで行ったスピン

パラメータ 0.998の計算結果を示す。

表 4.1のようにしてシミュレーション結果から、偏光度、偏光方位角を求めた。次に、スピンパラメータ

が 0.998の場合に観測時間を 1×103 s、1×104 s、1×105 sの 3つのパターンでシミュレーションを行い、

偏光度と偏光方位角を xspec+kynpackageでの入力と合わせてプロットしたものが図 4.25、4.26になる。
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表 4.1: スピンパラメータ 0.998のデータ

Energy Q U N µ100 偏光度 (p)　 方位角 (θ ) ∆Q ∆U ∆p ∆θ
1.75 -2550 -2022 448539 0.12 0.06 109.2 947.15 947.79 0.018 8.35

2.25 -3240 1630 657072 0.2 0.028 76.64 1146.55 1146.18 0.009 9.05

2.75 -3456 -1317 566000 0.31 0.021 100.43 1064.67 1063.23 0.006 8.25

3.25 -1301 1101 387429 0.4 0.011 69.88 880.57 879.95 0.006 14.8

3.75 -1779 195 246001 0.45 0.016 86.87 701.27 701.58 0.006 11.23

4.25 51 -819 153411 0.48 0.011 136.78 553.78 554.06 0.008 19.34

4.75 -620 138 94626 0.52 0.013 83.72 434.72 435.33 0.009 19.61

5.25 -318 515 58078 0.55 0.019 60.84 341.09 340.54 0.011 16.14

5.75 31 -59 35514 0.57 0.003 148.86 265.82 267.2 0.013 114.26

6.25 -52 36 21770 0.58 0.005 72.65 208.29 209.03 0.016 94.35

6.75 -195 313 12923 0.6 0.048 60.96 161.05 160.48 0.021 12.51

図 4.25: xspec+kynpackageでの入力と IXPEOBSSIMのシミュレーションによる観測時間毎のスピンパラ

メータ 0.998の偏光度
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図 4.26: xspec+kynpackageでの入力と IXPEOBSSIMのシミュレーションによる観測時間毎のスピンパラ

メータ 0.998の偏光方位角

図 4.25,4.26の青線で表記されているものが xspec+kynpackageでの偏光度、偏光方位角の入力であり、黄

色のデータ点が 1×103 s、緑色が 1×104 s、赤色が 1×105 sでの観測時間の偏光度と偏光方位角となって

いる。グラフから、観測時間を多く取ることで、偏光度の各エネルギーでのばらつきが小さくなっている傾

向が読み取れる。また、観測時間が増えるとともに、誤差範囲が小さくなっていること、点のばらつきが誤

差の大きさと大体同じこともわかる。このことから、誤差計算を正しく実行できていることを確認した。

4.3.2 感度評価の結果

前節までで、偏光シミュレーションを行い、その出力から偏光度、偏光方位角を誤差も含めて計算できる

ことを確認した。その上でこの節では、実際の天体観測を想定したシミュレーション・データ解析を行い、

感度評価 (必要な観測時間の評価)を行う。天体としては、有名なブラックホール連星である GRS1915+105

を想定する。xspec+kynpackageでGRS1915+105を再現するようにパラメータ設定を行い、この計算結果を

IXPEOBSSIMに与えることで、シミュレーションを行った。設定したパラメータは文献 (M.Dovciak(2008))[3]

より決定した。以下に入力したパラメータを示す。
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図 4.27: GRS1915+105を想定した kynbbモデルでのパラメータ

図 4.27はスピンパラメータ 0.998での GRS1915+105のパラメータ設定である。以下は、主なパラメー

タの設定である。

par1(
a
M
)= 0.998, par2(θ)= 70, par3(rin)= 1, par8(BHmass)= 14, par9(arate)= 2.2×10−8, par20(Stokes)= 1,5,6

スピンパラメータの設定は図 4.27の par=1で行い、スピンパラメータが 0.0のときの rin(par=3)を 6にし

た。また、par20(Stokes)では、par20 = 1で、エネルギーとフラックス、par20 = 5,6で、それぞれ偏光度

と偏光方位角を出力している。また、光学的厚さは τ = 1を仮定した。GRS1915+105は 8.6 kpcに位置して

いるが、今回は kynbbモデルの性質上、10 kpcで想定しているために、実際のフラックスよりも ( 8.6
10 )

2 だ

け暗い、従って、例えば 100 ksのシミュレーションを行えば、実質的に 74 ksでの観測となる。その他のパ

ラメータは上図と同じである。以下に、xspec+kynpackageにて計算した Sν (J/s/cm2/Hz)、偏光度、偏光方位

角を示す。光学的に薄い (τ = 1)円盤を仮定しているため、方位角は円盤の法線の向きに近くなっている。
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図 4.28: 文献 (M.Dovciak(2008))を参考にパラメータ設定を行った GRS1915+105のフラックス

図 4.29: 文献 (M.Dovciak(2008))を参考にパラメータ設定を行った GRS1915+105の偏光度
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図 4.30: 文献 (M.Dovciak(2008))を参考にパラメータ設定を行った GRS1915+105の偏光方位角

xspec+kynpackageにて得られたエネルギーと Flux (ph/s/keV/cm2)、偏光度、偏光方位角の関係について

の計算結果を IXPEOBSSIMに与え、(実質的に)74 ksの観測時間でシミュレーションを行った。得られた出

力からサブセクション 4.3.1のように、偏光度、偏光方位角、誤差の計算を行い、それぞれ xspec+kynpackage

のデータとの比較を行ったものが、以下の図 4.31,4.32である。

図 4.31: xspec+kynpackageの入力と IXPEOBSSIMによる偏光度のシミュレーション結果の比較
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図 4.32: xspec+kynpackageの入力と IXPEOBSSIMによる偏光方位角のシミュレーション結果の比較

青い点で表記されているデータはシミュレーションにより得られた、スピンパラメータ 0.0の偏光度、偏

光方位角であり、オレンジのデータ点は、スピンパラメータ 0.998の偏光度、偏光方位角である。誤差の小

さい 4 keV以下に着目すると偏光度は、入力モデルをおおむね再現できていることが分かる。また、a = 0

と a = 0.998を比べると、シミュレーションにより得られた出力の誤差棒が互いに重なっていないことがわ

かる。これは、観測時間 74 ksで、ブラックホールの回転速度が無回転か最高速度回転という極端な場合に、

偏光観測から回転速度を区別できることを意味している。また、方位角は、a = 0と a = 0.998のモデル間

の差に比べ誤差が比較的大きいが、より多くの観測時間をとることで偏光度と同様に、回転速度の区別が

可能になると期待される。

実際には a = 0(無回転)か a = 0.998(最高回転)かの区別ではなく、中間の回転も想定した区別や、回転パラ

メータを制限することが目的であり、それには 74 ksの観測時間では不十分である。よって、時間をより多

く取る必要があり、その定量的な評価が今後の課題となる。また、偏光度、偏光方位角はブラックホールの

回転だけでなく、円盤の光学的厚みにも依存すると予想され、2つの物理量がどうカップリングするか、観

測から制限できるかの検討も今後行う必要がある。
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第5章 まとめ

本研究では、スペクトル解析ツールである xspec+kynpackageを用いてブラックホール連星GRS1915+105

からの円盤放射の計算を行い、得られた結果を IXPE衛星のシミュレーターに入力して観測シミュレーショ

ンを行い、ブラックホールの回転を制限するために必要な観測時間の評価を行った。その結果、ブラック

ホールの回転速度が無回転か最高速度回転という極端な場合に、74 ksの観測で区別できることがわかった。

研究の次のステップとしては、より多くの観測時間でシミュレーションを行うことで、ブラックホールの回

転速度を精度良く制限することや、円盤の光学的厚みなど、回転以外に偏光に影響を与えるパラメータの

考慮である。IXPE衛星の打ち上げによって、ブラックホールの降着円盤の幾何学的構造の解明や一般相対

論効果の実証など、物理学の大きな前進となることを期待する。
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