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中性子星降着流からのX線放射 
̶モンテカルロ計算による放射モデル
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中性子星と大質量星の連星系は物質の降着によりX線で明るく輝き，X線天文学の黎明期より精
力的に研究がなされてきた．こうした系では大質量星の強力な星風の一部が中性子星に落下する．
中性子星は1012ガウスという強い磁場をもっているため，最終的にはガスは磁力線に沿って磁極付
近に達する．そこに形成される柱状の降着流は降着円盤による降着流とは異なる挙動を示し，その
理解は依然として進んでいない．特に，これまではX線の放射機構がよくわかっていなかったた
め，観測データから物理量を引き出すことが困難であった．本研究は観測・理論の両面からこの問
題にアプローチする：（1）すざく衛星を用いて代表的な大質量X線連星Vela X-1の広帯域X線スペ
クトルの短時間変動を取得し，（2）モンテカルロ計算によるコンプトン散乱の放射モデルを構築す
る．具体的には，中性子星降着流からのX線放射に熱コンプトン放射が重要な役割を果たしている
ことを示し，構築した放射モデルと観測データとの比較により降着流の大きさなどの物理量を推定
した．

1. は じ め に

深い重力ポテンシャルへの物質の降着は，白色
矮星や中性子星，ブラックホールといった銀河系
内コンパクト天体から活動銀河核の超巨大ブラッ
クホールまで，宇宙のさまざまな場所・スケール
で見ることができる．こうした強重力天体に物質
が落下すると，物質が獲得した重力エネルギーは
降着の過程で強力な放射やアウトフローとして解
放される．これは（物質・反物質対消滅を除け
ば）宇宙で最も効率的なエネルギー解放機構であ
り，周辺の環境，そして銀河宇宙の進化にも大き
な影響を与えている 1）,2）．
中性子星やブラックホールが普通の恒星との連
星系をなしている場合，相手の恒星がコンパクト
天体に物質を供給するので，X線で極めて明るく
輝く天体となる．重力エネルギーの解放によって

ガスの温度が1,000万度から1億度という高温に
なり，この温度に対応する電磁波はエネルギーが
可視光より1,000から10,000倍も高いX線にな
る．こうした天体はX線連星と呼ばれて，X線天
文学の黎明期より観測と理論の両面から詳しく調
べられてきた．特に多くの降着系に見られる降着
円盤は理論的によく理解されており，X線の観測
結果を定量的に説明できる 3）‒5）．
コンパクト天体が強い磁場をもつ場合は降着流
の挙動はより複雑である．その最も顕著な例は中
性子星とOB型大質量星の連星系に見ることがで
き，中性子星の表面付近の磁場は1012 Gに達す
る．中性子星に向かって落下するプラズマ流は途
中で磁場に遮られ，その後，プラズマは磁力線に
沿って中性子星の二つの磁極に向かう．この二つ
の磁極付近では降着プラズマは高温のホットス
ポットとなってX線を放射する．中性子星の自転
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に合わせて，ホットスポットが見え隠れするた
め，こうした天体は周期的なX線パルスとして観
測される̶したがって，X線パルサーあるいは降
着駆動型パルサーと呼ばれる 6）,7）．
この強磁場を持つ中性子星への降着は長年の研

究にもかかわらず依然として理解が進んでいない
現象である．プラズマは磁極に向かってほぼ自由落
下する．速度は光速の約60％に達し，図1に示すよ
うな柱状の降着流を形成すると考えられている 8）．
超音速の流れは星表面の直前で衝撃波を形成し，
亜音速流に遷移する．この衝撃波の下流付近から
強力なX線が放射される．そこでは，強重力場と
強磁場，強放射場が同時に存在するという極限環
境が実現しており，これらの影響の組み合せによ
り複雑な物理現象が展開される．
この強磁場中性子星への降着流の情報を得るに
はX線による観測が最も有効である．しかし，そ
のX線放射メカニズムもよくわかっていないた
め，従来の観測研究は現象論的な解析や定性的な
議論にとどまってきた．この記事では，この現象
の定量的な理解を目指し，観測と理論の両面から
のアプローチを紹介する．

2. 中性子星連星Vela X-1

前節で述べたように大質量星と中性子星の連星
系は強磁場星への降着流の最適な宇宙実験室であ
る．ここでは，筆者らが研究に用いた中性子星連
星Vela X-1（ほ座X-1）について概要を見ておこ
う．Vela X-1は最も明るい中性子星連星の一つ
で，X線フラックスは常に100‒200 mCrab程度
であり*1，これまでに非常に多くの観測的研究が
行われてきた 9）‒15）．この連星系は図2に示したよ
うな軌道をとって，中性子星はB型星HD 77581
を約9日で公転している．大質量星は星表面から
の紫外線放射によって加速される強い星風をもち，
その質量放出率は10－6 M◉ yr－1にも達する 12）．
Vela X-1の中性子星はB型星の表面から星半径の
わずか8割程度の位置にあり，密度の高い星風に
深く埋もれている．そのガスを中性子星の重力が
捉えることで，降着系を形成する．

Vela X-1のような星風降着型中性子星のX線光
度は激しい時間変動を示すことが知られている．
INTEGRAL衛星によるVela X-1の長期間モニ
ター観測ではX線フラックスが5 Crabにも達す
るようなフレアと呼ばれる大規模な光度増大が見
られた 13）．日本のすざく衛星 16）は広いエネル
ギー帯域にわたって短時間で良い信号雑音比の
データを得ることが可能で，より詳しい時間変動

図1 中性子星の磁極に向かう柱状の降着流の構造．
超音速のプラズマ流は自由落下速度（光速の
約60％）で落下するが，表面の手前で衝撃波
を形成し，亜音速流となり降着する．衝撃波
の下流から強いX線が放射される．

図2 Vela X-1連星系の模式図．中性子星がB型星
HD 77581を周期9日で公転する．その周期の
うち，1.7日間にすざく衛星の観測は行われた．

*1 1 Crabはかに星雲のX線フラックス2.4×10－8 erg s－1 cm－2 （2‒10 keV）でX線天体の明るさの単位としてよく用い
られる．1 mCrabは1 crabの1/1000.
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の構造を調べることができる．そこでわれわれは
すざく衛星が観測したVela X-1のデータを用い
て研究を進めることにした．図3にすざくのX線
CCDが捉えたVela X-1の光度曲線を示す．約1.7
日間の観測期間中に数十分から数時間程度のタイ
ムスケールで大きく変動する様子が見て取れる． 
こうした激しい時間変動の原因はいまだによく
わかっていない．比較的有力な考え方は，星風の
密度や速度の非一様性を反映しているという説で
ある 13）．また，中性子星磁気圏へ入射するとき
の降着流の不安定性による可能性もある 17）‒19）．
いずれにせよ時間変動のデータは降着流のダイナ
ミクスや降着天体周辺の環境について重要な情報
を含んでいると考えられる．次の節からはこの時
間変動に着目して，降着プラズマの物理情報を引
き出していく．

3. すざく衛星が捉えたスペクトル変
動

X線放射の時間変動は，明らかに，中性子星へ
の降着プラズマ流の物理状態の時間変化を反映し
ている．つまり，プラズマの質量降着率，密度，
温度や速度などの時間変化がX線放射の変動とし
てわれわれには見えているわけである．一般に天
体の物理状態を調べるには，電磁放射のエネル
ギースペクトルを見ることが大切である．特に中
性子星の降着流の場合は，激しい時間変動がある

ため，X線放射スペクトルの時間変化がどのよう
なものであるかが，背後にある物理を引き出す鍵
となる．
すざく衛星はX線CCDと硬X線検出器の2種

類の観測機器を備え，0.5‒300 keVの広いエネル
ギー範囲で天体のスペクトルを短い観測時間で取
得することができるという利点をもつ．このこと
は，激しい時間変動があり，50 keV以上の高い
エネルギーまで放射スペクトルが伸びる降着中性
子星の研究に極めて好都合である．そこで，われ
われはすざく観測データを解析し，1時間より短
いスケールで広帯域スペクトルの変化を追った．
詳細な時間変動を見る前に，Vela X-1のX線ス
ペクトルがどのようなものか概観しよう．図4に
示したのは，すざくによって得られた時間平均ス
ペクトルである．このスペクトルには，典型的な
降着駆動パルサーからのX線放射の特徴を見るこ
とができる．10 keV以下の軟X線帯域では光子
指数1.0程度のべき関数（power law）型の分布
をしている．より高いエネルギー側では20 keV
付近から折れ曲がり，準指数関数的（quasi-expo-
nential） なカットオフをもつ．このカットオフは
指数関数型のカットオフよりは緩やかであり，ス
ペクトル分布は100 keV近くまで伸びている．こ

図3 すざく衛星により観測したVela X-1の光度曲
線（エネルギーは5‒10 keV）．観測期間は約
1.7日で，X線光度が数十分から数時間のタイ
ムスケールで大きく変動することがわかる．

図4 すざく衛星が測定したVela X-1からのX線の
エネルギースペクトル（νFν表示）．NPEX関
数へあてはめたときの第1項と第2項の成分も
点線で示した．
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のようなスペクトル分布がどのようなメカニズム
で作られるかはよく理解されていなかったが，こ
れについてはこの記事の後半で見ていくことにな
る．
このスペクトル中には連続成分に加えて，いく
つかラインの特徴も見られる．まず目立つのは
6.4 keVと7.1 keVの鉄の蛍光X線である．これ
らは中性子星からのX線放射がB型星の大気や星
風で吸収・再放出されることによる．同様な再放
出過程により，星風中の光電離されたイオンから
のX線輝線も多数存在するが，図4の範囲よりも
低エネルギー側になる．
また50 keV付近に広がった吸収のような構造
がある．これは強磁場中で電子の運動が量子化さ
れた準位間遷移に伴う共鳴構造であり，サイクロ
トロン共鳴散乱構造と呼ばれる．この時間平均ス
ペクトルでは目立たないが，25 keV付近にもサ
イクロトロン共鳴散乱構造が報告されている 20）．
この現象自体が中性子星のような強磁場環境にお
けるたいへん興味深い問題であるが，この記事で
は詳しく触れることができないので，天文月報3
月号の記事を参照されたい 7）．
いよいよスペクトルを定量化していくことにな
るが，X線パルサーからの放射は降着円盤からの
放射などと異なって，定量的な物理モデルがない
ため，ほとんどの研究では現象論的な式による当
てはめで解析が行われてきた．つまり，天体の大
きさや温度などの物理量を直接パラメーター化す
ることは困難で，まずスペクトルの形状を特徴づ
けることになる．そのためには準指数関数的カッ
トオフを持つ冪関数を表現できることが必要であ
る．比較的よく用いられているのがFermi‒Dirac
型カットオフを用いる方法である 13）．これは
Fermi‒Dirac分布関数で表されるカットオフをも
ち，X線パルサーからの放射のスペクトルの形を
よく表現できる．ただし，統計力学のFermi‒
Dirac分布と物理的な関係があるわけではない．
別の関数形としてはNPEX関数̶Negative and 

positive power laws with exponential cuto�を意
味する̶もよく用いられ，X線パルサーの放射を
非常によく表すことができる 21）,22）．光子数分布
をエネルギー Eの関数N（E）として書くと，正負
の光子指数をもつ二つのべき関数の和に共通の指
数関数的カットオフがかかった形をしている：

N（E）＝（A1E－Γ＋A2E2）e－E/Ef （1）

第1項だけ （A2＝0） だと通常の指数関数的カット
オフのあるべき関数である．第2項が存在する
と，この関数は次節で説明する熱コンプトン放射
の近似スペクトルとしても解釈できる 22）,23）．関
数形自体の単純さに加えて，このような物理的解
釈も可能なことから，ここではNPEX関数による
スペクトルの特徴づけを行う．
すざくの全観測期間を2,300秒ごとに分割し，

NPEX関数のデータへの当てはめを行うと，
式（1）のパラメーター A1, A2, Γ, Efが時間ととも
にどのように変化するかがわかる．カットオフエ
ネルギー Efは全期間を通してほぼ一定で6‒7 keV
程度であった．一方，A1, A2, Γは大きく変化し
た．図5, 6はこれらのスペクトルパラメーターが
どのような関係をもっているかを示しており，一

図5 Vela X-1のスペクトル変動におけるNPEXモ
デルの光子指数ΓとA2/A1の関係．実線は熱コ
ンプトン散乱放射を仮定し，電子温度を6 keV
に固定して，散乱電子の光学的厚さを変化さ
せたときのモデルになる．点線は電子温度が
10 keVの場合．



548  天文月報　2014年 10月

EUREKA   

つひとつのデータ点は各時間分割に対応する．
図5は光子指数ΓとA2/A1の関係である．A1とA2

の比をとることで天体の光度によらず，スペクト
ル形状の評価をすることができる．スペクトル形
状の変化は放射の物理的メカニズムのヒントを与
えることになる．
図6は光子指数ΓとX線光度LXの関係である．

X線光度が大きくなると，スペクトルが硬く（高
エネルギー側が強く）なることがわかる．X線は
降着による重力エネルギーの解放で輝いているの
で，エネルギーの保存を考えれば，質量降着率 
Ṁを用いて

*
*

X
GM ML R


   （2）

と書ける．ここでM*とR*はそれぞれ中性子星
の質量と半径である．Gは重力定数である．観測
結果は，質量降着率が上がるとスペクトルが硬く
なることを示している．この意味については次の
節で放射モデルとともに考えていこう．

4. 降着流のX線放射モデル

この節からは，すざく衛星の観測結果を踏まえ
て，中性子星降着流からのX線放射について理論
的な観点から見ていくことにする．放射のメカニ
ズムはよく理解されていないと述べたが，ブラッ

クホール降着流から類推してスペクトルの形状を
考慮すると，中性子星の降着流でも逆コンプトン
放射が関係していることが推察できる．しかし，
降着流の物理量と観測される放射がどのように関
係しているのかは依然としてよくわかっていな
かった．
逆コンプトン散乱放射は降着X線天体では重要

な役割を果たしている放射機構である 24）．普通，
コンプトン散乱と言うときには，静止した電子が
光子を散乱する現象を指す．散乱後に電子は入射
光子からエネルギーと運動量をもらうので，散乱
光子のエネルギーが低くなる．逆コンプトン散乱
は，電子が静止状態ではなく，高い運動エネル
ギーをもっているときの光子との散乱過程であ
る．このときは，電子から光子へエネルギーと運
動量が移り，光子は電子による散乱後に高いエネ
ルギーを獲得する．相対論的に見れば，電子の静
止系ではこの過程は通常のコンプトン散乱と何ら
変わるところはない．降着天体のようにプラズマ
が高温状態にあって高エネルギー電子が存在して
いるとき，低エネルギーの光子が逆コンプトン散
乱によって高いエネルギーのX線放射となる．こ
れを特に熱コンプトン放射と呼んでいる．
前節で述べたように，式（1）で表されるNPEX
関数は熱コンプトン放射のスペクトルの良い近似
になっている．この解釈のもとでは，カットオフ
エネルギー Efは電子の温度kTeを与える．ただし
温度をエネルギーの次元に合わせてあり，ボルツ
マン定数kをかけている．熱コンプトン放射でプ
ラズマが輝いている場合，プラズマが光学的に厚
くなってくると̶質量降着率が増えると言っても
良い̶逆コンプトン散乱が起きる回数が多くなっ
て，光子は電子からより多くのエネルギーを受け
取ることができる．つまり，プラズマの光学的厚
さが大きくなると，高エネルギーの光子が多くな
り，スペクトルは硬くなる．これはNPEX関数で
表したときに，光子指数Γが小さくなり，第2項
の寄与が大きくなる傾向となる．光学的に厚い極

図6 Vela X-1のスペクトル変動におけるNPEXモ
デルの光子指数ΓとX線光度の関係．光度が大
きいほど，スペクトルが硬く（高エネルギー
側が強く）なることがわかる．
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限では，最終的に第2項のみとなり（A1→0），飽
和熱コンプトン放射の理論的な関数形である
Wien分布関数へ漸近する．

Vela X-1のX線放射が熱コンプトン散乱による
ものだとすると，スペクトル形状の変化にはその
特徴が現れるであろう．観測によるとカットオフ
エネルギー Efはほとんど変化しないので，電子
の温度はほぼ一定であると仮定できる．電子温度
を固定したときに，プラズマの質量降着率を変化
させて熱コンプトン放射のスペクトル形状がどの
ように変化するか理論的に計算したモデルを観測
データに重ねて描いた（図5）．実際，この理論
モデルはデータとよく合っており，降着流からの
放射において熱コンプトン放射が大きな役割を果
たしていることが示唆される．
次に観測から得られた光子指数ΓとX線光度LX

の関係（図6）の意味を考えてみよう．熱コンプ
トン放射の理論曲線によればプラズマの光学的厚
さ（ここでは質量降着率に比例すると考えてよ
い）を増やすと，光子指数Γは小さく（スペクト
ルは硬く）なり，A2/A1は大きくなる．したがっ
て，熱コンプトン放射を仮定すると，光子指数は
プラズマの光学的厚さに変換でき，X線光度は
式（2）から質量降着率に変換できる．このように
して，ΓとLXの関係を見直す（変換する）と図7
のようになる．明らかに質量降着率が大きくなる

と，プラズマの光学的厚さも大きくなるという関
係になっている．このようなごく自然な関係が
別々の見積もりから出てくることは，さらに熱コ
ンプトン放射の仮説を強化している．ただし，
データ点のばらつきは大きく，スペクトルに変化
をもたらすほかの物理的な要因はあるのだろう．
ここまで見てきた観測データの示唆によると，中

性子星降着流からの放射は逆コンプトン散乱の枠
組みでモデル化すると良さそうである．逆コンプト
ン散乱に基づいた放射モデルの理論的計算はBeck-
er & Wol� （2007） により大きな進展を見た 25）．彼
らのモデルは，図1のような円柱状の降着流を仮
定し，そこからの逆コンプトン散乱放射を光子輸
送方程式で記述する．ここでのポイントは光子に
エネルギーを与える電子がランダムな熱運動のみ
でなく，中性子星への落下によるバルク運動成分
をもつことである．このため，熱コンプトン放射
とバルクコンプトン放射が合わさったようなスペ
クトルが生成される．散乱の種光子（散乱前の低
エネルギー光子）は，降着プラズマからの熱制動
放射，サイクロトロン放射，円柱底面からの黒体
放射によって供給される．
もう一つのこの放射モデルの重要なポイントは
磁場が散乱断面積に与える影響である．中性子星
のような極めて強い磁場（～1012 G）の存在のも
とでは，電子は磁場と平行には自由に動けるが，
磁場と垂直方向の運動は量子化されており自由に
動くことができない．この量子化は電子のド・ブ
ロイ波長が磁場中での回転運動のサイズと同程度
になるために生じる．前節で述べたサイクロトロ
ン共鳴もこの量子化が原因である．さて，このよ
うに電子の運動が磁場によって阻害されると，光
子と電子の散乱確率が小さくなってしまう．そう
なる理由を簡単に説明しよう．古典的な電磁気学
の描像では，散乱は入射した電磁波（光子）が荷
電粒子を揺さぶり，それによって振動する荷電粒
子が電磁波を再放出する過程である．もし強い磁
場が存在し，電子が自由に動けないことによっ

図7 熱コンプトン放射を仮定して求まった降着プ
ラズマの光学的厚さと質量降着率の関係．
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て，電子の振動が制限されれば，電磁波の再放出
も起こりにくくなる．これは結果的に光子の散乱
断面積が磁場の影響で小さくなっていることと同
じことである．

5. モンテカルロによる放射計算

Becker & Wol� （2007）は前節で述べた強磁場
中での逆コンプトン放射を鉛直z方向1次元の光
子輸送方程式としてモデル化した．この方程式を
解析的に解くことで，X線パルサーの典型的なス
ペクトルを再現することに成功している．われわ
れはこのモデルに基づいて，3次元の光子追跡シ
ミュレーションによる計算を行った．光子追跡の
過程で，反応位置や散乱方向の決定に乱数を用い
るため，このような計算はモンテカルロシミュ
レーションとも呼ばれる．
モンテカルロシミュレーションは解析的解法に
比べて計算時間がかかるが，次に述べるような大
きなメリットがある．まず，磁場中の散乱断面積
は光子のエネルギーに強く依存する．つまり，エ
ネルギーが低いほど磁場の影響が大きくなって散
乱断面積が減少する．Becker & Wol� （2007）ら
の方法では計算の都合で，散乱断面積は光子のエ
ネルギー分布の平均値での値で代表させている
が，光子一つひとつを追うことができるシミュ
レーションでは正確なエネルギー依存の断面積を
用いることができる．また，1次元方程式では光
子の系からの脱出を近似的に扱うことになる．シ
ミュレーションでは3次元の降着流ジオメトリの
中で光子を追跡するため正確な取り扱いが可能で
ある．この系から脱出した光子がわれわれに実際
に観測されることになる．さらに，3次元シミュ
レーションなので当然だが，3次元的な構造をも
つジオメトリを扱うことが可能である．ただし，
この研究ではBecker & Wol� （2007）の1次元円
柱モデルを採用しており，ジオメトリの精密化は
将来の課題となる．
計算コードはわれわれが開発してきた汎用のモ

ンテカルロ放射計算コードMONACOを利用し
た 26）,28）．MONACOはX線連星の星風からのX
線輝線構造を再現するために渡辺らが開発したモ
ンテカルロコード 12）,27）を源流としており，銀河
中心分子雲におけるX線反射 28）や活動銀河核か
らのX線放射，コンパクト天体降着流からの放射
（本研究）などさまざまな天体ジオメトリと物理
プロセスに対応できるように汎用フレームワーク
化したものである．

MONACOを用いた降着流からの逆コンプトン
放射の計算を可視化すると図8のようになる．円
柱状の降着流の中で複数の光子が散乱を繰り返す
様子がわかる．追跡計算は一つの光子の生成から
始まって，光子が移動しながら散乱を繰り返して
いく．光子が吸収されるか，系から脱出するとそ
の光子についての計算は終了する．一つの光子に
ついて，計算が完了すると，次の光子の計算を行
い，これを繰り返すことになる．系から脱出した
光子を実際にわれわれが観測することになるが，

図8 モンテカルロ計算の可視化．半径数百メート
ルの円柱状の降着流を真横から見ている．複
数の光子の飛跡を描いてあり，ランダムに散
乱している様子がわかる．光子が底部に集中
しているのは，底部はプラズマの密度が高く，
放射が強いため．
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大量の光子についてこの計算を行い，脱出した光
子のエネルギー分布を調べることで，放射スペク
トルを得ることができるわけである．
そのようして得られた計算結果を図9に示し
た．たしかに，X線パルサーのスペクトルがもつ
重要な特徴である準指数関数的なカットオフを持
つ冪関数のスペクトルになっている．1枚目と2
枚目のスペクトルは前節で述べた磁場の効果の差
を示している．1枚目は磁場がない場合，2枚目
は表面磁場B＝2×1012 Gを仮定している．磁場
以外の条件̶質量降着率，速度，降着流の半径，
電子温度など̶はすべて同じである．強い磁場が
存在する場合は，磁場がない場合に比べてスペク
トルが軟らかく，高エネルギー側の光子が少ない
ことがわかる．これは，前節で述べたように磁場
によって電子の散乱が抑えられ，逆コンプトン散
乱の回数が減るためである．このことは，正しい
中性子星降着流の放射モデルを作るためには，磁
場の効果を適切に考慮することが必要であること
を示している．

6. 降着流の物理パラメーターの推定

降着流のモデルからX線放射を計算できるよう
になったことで，観測結果と合わせれば，降着流
の物理量を求めることができる．すなわち，求め
たい物理量をパラメーターとした物理的な放射モ

デルを組み立てて，観測したスペクトルに当ては
めることで，物理パラメーターの推定が可能であ
る．3次元のモンテカルロシミュレーションの枠
組みでは多数のパラメーターをもつ複雑なモデル
も作りうるが，その場合はパラメーター間の縮退
が問題となるので，われわれはBecker & Wol�
（2007）による単純な1次元モデルを参考に，以
下の五つをパラメーターとして採用した．
・降着流の半径 r0

・超音速から亜音速への速度遷移点の高さzSP

・質量降着率Ṁ
・電子温度Te

・磁場B
最初の二つ r0とzSPは降着流の形状を決めるパラ
メーターであり，降着率Ṁは降着流の密度をコ
ントロールする．密度が高くなれば，コンプトン
散乱の種光子となる制動放射が強くなり，散乱自
体の確率も高くなる．電子温度と磁場は一様であ
ると仮定している．
これでもまだパラメーターの数は多いが，幸い
にして，これらは完全には独立ではないと考える
ことができる．エネルギー保存則から式（2）が成
り立つので，セルフコンシステント（自己無撞
着）な解となるためには，計算の結果得られたX
線光度LXは入力パラメーター Ṁとこの関係を満
たす必要がある．別の言い方をすると，データか

図9 モンテカルロ計算により得られたX線スペクトル．左は磁場の効果を考えない場合，右はB＝2×1012 Gの磁
場が存在する場合．NPEX関数へあてはめたときの第1項と第2項の成分も破線と点線で示した．
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ら得られたLXを用いて，Ṁは決めることができ
る．ただし，天体までの距離の不定性および中性
子星の質量や半径の不定性の影響があることには
注意が必要である*2．また電子温度はスペクト
ルのカットオフエネルギーからほぼ推定可能であ
り6 keVとした．磁場はサイクロトロン共鳴散乱
構造が約25 keVに報告されていることから，B＝
2×1012 Gを採用した．
ここまでくると，降着流の半径 r0と速度遷移点

の高さzSPを求めればよいことになる．降着流の
衝撃波形成がおもに放射によるという仮定を置く
と，r0とzSPがほぼ比例することを要求できる．
以上のことを考慮して，シミュレーション結果を
観測データと比較すると，表1に示す解を見つけ
ることができた．これが示すのは，中性子星の半
径10 kmに比べて，十分小さなサイズの降着流
が形成されていることである．解の探索において
精密な方法̶そのためには大量のシミュレーショ
ンが必要になる̶を使っていないため，今の時点
では，パラメーター推定の精度がまだ十分でない
こと，また，ほかの解の可能性を排除しているわ
けではないことには注意する必要がある．しか
し，このようにして具体的で物理的な中性子星の
降着流のモデルと実際に観測されるX線放射の関
係を初めて理解することができたことは，今後の
より精密な研究へ大きな一歩を踏み出したと言え
るだろう．

7. まとめと今後の展望

すざく衛星による降着中性子星Vela X-1のX線
データは激しいスペクトルの時間変動を示し，こ
のことはいままでよく理解されていなかった降着
流と放射の物理的関係を解明する鍵となった．こ
のスペクトル変動は強磁場をもつ中性子星への降
着流において熱コンプトン放射が重要な役割を果
たしていることを示唆する．そこで，われわれは
モンテカルロ計算の手法を使って，降着流からの
逆コンプトン散乱放射のモデルを構築した．モデ
ルとデータの比較により降着流の物理量を推定で
き，降着流の大きさは数百メートルと求まった．
今後，モデルをより精密にしていくとともに，さ
まざまな天体でモデルを検証していくことが必要
になる．近年のすざく衛星の活躍により，“古い”
テーマであった中性子星の連星は再び宇宙実験室
として新しい研究の場を提供している．一昨年に
打ち上がったNuSTARに加え，来年度軌道投入
予定のASTRO-H，2016年のNICERにより，こ
れまでよりはるかに精密な測定が可能になる．理
論モデルの発展と合わせて，中性子星の物理的な
理解が飛躍的に進むと期待している．
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表1　推定した降着流の大きさ．

X線光度LX 
（erg s－1）

降着流半径 r0 
（m）

速度遷移点高zSP 
（m）

3.0×1036 150 187.5
4.5×1036 200 250
6.0×1036 300 375

*2 中性子星の質量・半径は超高密度核物質の状態方程式に関係する重要課題であるが，この記事ではこれ以上は触れな
い．
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Abstract: Binary systems composed of a neutron star 
and a massive star emit luminous X-rays through ac-
cretion of matter, and have been deeply investigated 
since the beginning of X-ray astronomy. In such a sys-
tem, the neutron star captures a fraction of a strong 
stellar wind driven by the massive donor star. Since the 
neutron star can have a strong magnetic �eld of 1012 G 
at its surface, the falling gas is channeled into the mag-
netic poles through the magnetic lines. �e accretion 
�ow onto the magnetized neutron star is signi�cantly 
di�erent from an accretion disk that we can see in 
black hole binaries, and its nature is poorly under-
stood. Particularly because the physical mechanism of 
the X-ray radiation has been unclear, it has been di�-
cult to extract physical conditions of the accreted plas-
ma from observational data. We adopt both observa-
tional and theoretical approaches: （1） we have 
obtained short-term variability of a broadband X-ray 
spectrum of archetypal accreting neutron star Vela X-1 
with Suzaku, and （2） we have constructed a radiation 
model of Comptonization based on Monte Carlo sim-
ulations. �e results show that thermal Comptoniza-
tion plays an important role in generating the X-ray 
spectrum in the accretion �ow. �en, physical parame-
ters of the accretion �ow including its size are estimat-
ed by comparing the data with the radiation model.


