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the residuals from the best-fitting line, where the results of
the Fermi/GBM pulsar data are overlaid. The results of the
MAXI/GSC and the Fermi/GBM are found to agree with
each other within the errors.

2.3 Estimation of bolometric flux

In the following sections, we apply the theoretical models
of pulsar spin-up/down, proposed by GL79 and LRB95, to
the observed data including those from the previous mea-
surements and from the MAXI/GSC. For this, we have to
estimate the bolometric flux Fbol of the individual observa-
tions, considering different energy bands used in different
observations, and employing appropriate spectral models.

The energy spectrum of 4U 1626−67 were studied in
both the spin-up and spin-down phases (table 1), and the
changes in the spectral shape between these two phases were
reported (e.g., Jain et al. 2010; Camero-Arranz et al. 2012).
According to Camero-Arranz et al. (2012), the spectra in
both phases can be fitted with a model composed of a black-
body and a cut-off power law, and their difference is in the

blackbody component, whose temperature is ∼ 0.5 keV in
the spin-up phase and ∼ 0.2 keV in the spin-down phase.
We hence employed these respective spectral models for
the spin-up and spin-down phases, and converted the 2–
20 keV MAXI/GSC flux to that in the 0.5–100 keV band,
which we identify with Fbol. Since the power-law continuum
is flat (photon index ∼ 1) below ∼ 20 keV and exponen-
tially cuts off above ∼ 20 keV, the fluxes in the energy
band below 0.5 keV and above 100 keV are negligible.
For example, the conversion factor from the 2–20 keV
flux observed by the MAXI/GSC (in the spin-up phase) to
the 0.5–100 keV flux is 1.88. In a similar way, we calcu-
lated Fbol in the past observations, and present the results
in table 1.

In figure 4, we plot the relation between the observed
Ṗ and the calculated Fbol, including the past data. It
clearly shows their negative correlation, expected from
the pulsar spin-up due to the accretion torque. Further-
more, the data points in the spin-up and spin-down
phases apparently show a well-defined single dependence
on Fbol.

Fig. 4. Relation between Ṗ and Fbol by the MAXI/GSC and the past observations. Filled circles, open circles and squares represent the MAXI/GSC
data, the Swift/BAT data and the others in table 1, respectively. The dash–dotted horizontal line indicates Ṗ = 0. The solid line is the best-fitting
model calculated by equation (3), assuming a distance of 10 kpc. The parameters are M = 1.83 M# and R = 11.4 km, with χν

2 of 2.9 for 37 degrees
of freedom. The two dashed lines show the case when R is changed by ±1 km with M kept unchanged, while the two dotted lines represent when M
is varied by ±0.3 M# with R fixed at 11.4 km. (Color online)
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Ghosh	
  &	
  Lamb	
  1979(GL式)の4U1626-­‐67への適用	

モデルの観測的検証は、断片的に行
われてきたが、本格的にはMAXI(長期
の連続観測)で初めて可能に。	
  
・MAXI/GSCを用いて4U	
  1626-­‐67の
2009-­‐2013のdP/dtとFluxを求め、3つ
の未知数M,R,Dを推定した。	
  
	
  
4U	
  1626-­‐67	
  
・低質量X線連星パルサー	
  
・spin	
  up期と	
  spin	
  down期を示し、	
  
トルク平衡に近いことが示唆される。	
  
・サイクロトロン共鳴の観測により、	
  
磁場B=3.2×1012	
  G	
  
・距離D=5-­‐13kpc	
  (不定性が大きい)	
  
	
  

Takagi	
  et	
  al.	
  2016	


D=10	
  kpc	
  
M=1.83M◉	
  
R=11.4	
  km	


距離が精度よく決まれば中性子星	
  
の質量と半径(状態方程式)にも	
  
制限をつけられることを示した。	
  



エネルギー(keV)	
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Table 1. Best-fit results for the X-Per broadband spectrum obtained with INTEGRAL and fitted with the discussed models.

Model Low energy part High energy part

Di Salvo et al. (1998) E†cut,low E†fold,low Γlow Alow E†cut,high E†fold,high Γhigh Ahigh, 10−3

4.7+1.3
−0.9 9.1+3.0

−2.7 1.4+0.2
−0.3 0.11+0.05

−0.04 55.0+8.3
−4.4 32.9+6.3

−5.6 0.7+0.5
−0.6 2+6

−1

Coburn et al. (2001) kT †bb E†cyc σ†cyc τcyc Abb E†cut E†fold Γ Apl

1.69+0.08
−0.07 33.2+1.2

−1.2 7.7+9.9
−1.5 5.5+2.1

−1.5 0.0027+0.0004
−0.0004 67.5+5.1

−5.8 48.7+11.6
−9.5 1.92+0.04

−0.04 0.16+0.03
−0.02

CompTT + CompTT kT †e,low τlow T †0 Alow kT †e,high τhigh T †0 Ahigh, 10−3

4.6+0.5
−0.8 9.2+1.3

−0.7 0.83+0.04
−0.06 0.036+0.008

−0.005 15.3+1.5
−0.5

>∼6 0.83+0.04
−0.06 0.5+0.7

−0.1

Notes. Here kTbb,e,0 are the blackbody, electron or seed temperatures for the blackbody and Comptonization models, Γ is the power-law pho-
ton index, Ecut,fold are the cutoff and fold energies for the cutoff power-law component. The “low” and “high” indices refer to the two spectral
components. † [keV].
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Fig. 2. E fE spectrum of X Per observed by INTEGRAL. The best-fit spectra of the three different models discussed in the text and their residuals
are shown. Data from ISGRI (black), JEM-X (red) and SPI (green) instruments were used. The contribution of the single model components is
also shown. For the model by Coburn et al. (2001) (middle panel), we also show (shadowed area) the effect of including an absorption-like line,
which is required by the specific continuum.

corresponds to ∼1029 particles cm−2 s−1 for an accretion flow
with radius R ∼ 500 m. On a time scale of 10−5 s (or ∼2 km
assuming a free-fall velocity of ∼0.6c) a column density of
∼1024 particles cm−2, equivalent to τ ∼ 1 for Compton scatter-
ing, can be reached. Soft photons emerging from the polar caps
will most likely scatter off relativistic electrons along the accre-
tion flow and, therefore, one expects “bulk” Comptonization to
play an important role in the spectral formation (Becker & Wolff
2005). Note that at low accretion rates photons can relatively
easily escape perpendicularly to the accretion flow along the side
walls without being thermalized. Becker & Wolff (2005, 2007)
were able to qualitatively describe the observed spectrum of sev-
eral sources including X Per with purely bulk Comptonization,
albeit in a limited energy range. Note that a cutoff power law
spectrum is still expected to emerge from the vicinity of the polar
cap, since thermal Comptonization is still expected to play a role.
This scenario can be described by the two spectral components
we used to fit the INTEGRAL data. This is of course a quali-
tative explanation and detailed spectral calculations are needed.
In particular, cyclotron emission should not be ignored, even if
it is not the dominant component. The pulse phase dependence
of the spectrum could certainly help in clarifying the suggested
scenario. Unfortunately, the statistics of the INTEGRAL data did
not allow us to constrain the phase-dependent parameters.

Link with other sources and the magnetic field. Dynamical
or “bulk” Comptonization (Blandford & Payne 1981; Psaltis &
Lamb 1996) has been invoked to describe spectra of various
sources, most notably the hard tails in the spectra of low-mass
X-ray binaries (Farinelli et al. 2008) and accreting X-ray pulsars
(Becker & Wolff 2007). Torrejón et al. (2004) combined ther-
mal and bulk Comptonization to describe the broadband spec-
trum of 4U 2206+54 and predicted, based on their best-fit pa-
rameter, the wind-accretion nature of the source. This prediction
was later confirmed with the discovery of pulsations with period
∼5560 s (Reig et al. 2009; Finger et al. 2010). Finger et al. (2010)
determined that despite its long period and accretion rate, the
source spins down. This is possible only if the magnetic field is
B ≥ 1015 G, i.e., lies in magnetar range. X Per and 4U 2206+54
are strikingly similar because they both accrete from wind, have
a long spin period and continue to spin-down on average. They
have a similar spectrum and luminosity, and as we have shown,
there is likely no cyclotron line in X Per. These consideration
raise a key question: what is the magnetic field of X Per? We
can use the torque theory to get some insight on the anwer to
this question. As we extensively discussed in Doroshenko et al.
(2010), following Illarionov & Kompaneets (1990), the dipole
component of the magnetic field of wind accreting X-ray pulsars
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Table 2. Timing solutions for X Per between
MJD 50995 and 52562.

Parameter Value

Epoch (t0) (d, in MJD) 50995.038(1)
Timing parameters at t0:

Spin period (s) 837.666(6)
Spin frequency (Hz) 1.19379(9) × 10−3

ν̇ (Hz s−1) −5.5(3) × 10−15

ν̈ (Hz s−2) 6.6(6) × 10−23
...
ν (Hz s−3) −3.6(9) × 10−30

¨ν̈ (Hz s−4) 9(2) × 10−38

compare the scanned values in fig. 2 of Lutovinov et al. (2012), it
is seen that our measurements are in agreement with theirs. Table 3
presents our pulse period measurements.

For the timing analysis of INTEGRAL observations, we use 10-s
binned background-corrected 20–40 keV IBIS-ISGRI light curves
of the source. From the light curves that have ∼7–10 d time-spans,
we measure the best pulse frequency by folding the light curve
on statistically independent pulse frequencies. Then, we estimate
the pulse arrival times by constructing master and sample pulses,

as described above for the RXTE analysis. From the slopes of the
pulse arrival times, δφ = δν(t − t0), we obtain corrections to the
pulse frequencies. In Fig. 4 and Table 3, we present pulse periods
obtained from INTEGRAL observations.

We measure pulse frequency derivatives by fitting quadratic
polynomials to ∼200-d long stretches of pulse arrival times from
RXTE-PCA observations. The quadratic coefficients of the fits
give the pulse frequency derivatives. The corresponding 3–20 keV
X-ray flux values are calculated by modelling each correspond-
ing spectrum with an absorbed blackbody and power-law model, a
model previously used for this source (Lutovinov et al. 2012). In
Fig. 5, we present the frequency derivatives and the correspond-
ing flux measurements as a function of time, and the frequency
derivative values as a function of unabsorbed 3–20 keV X-ray
flux.

3.2 Broad excess and quasi-periodic oscillation features

We use the intensity power spectra obtained using powspec of
HEASOFT from 0.3-s binned light curves of each RXTE-PCA obser-
vation in order to look for further periodicities, other than those
caused by spin and orbital modulations. The power spectra usu-
ally exhibit a broad excess around ∼0.01–0.08 Hz and occasionally

Figure 4. The top panel shows the pulse period history of X Per. Pulse periods denoted by crosses are previous measurements obtained from various
observatories (see references in Lutovinov et al. 2012). The solid circles represent INTEGRAL measurements in this work. Other data points enclosed in the
dashed rectangle are RXTE-PCA measurements of this work. The bottom panel shows a closer view of the pulse period evolution obtained from RXTE-PCA
observations.

MNRAS 444, 457–465 (2014)
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Be/X線連星X	
  Per（ペルセウス座X星）	

Be型星と中性子星の連星系	
  
・自転周期	
  835(s)	
  →長周期	
  
・公転周期	
  250	
  日	
  
・離心率	
  0.11	
  	
  
→通常のBe/X-­‐ray	
  binaryより小さい	
  
・距離	
  0.7〜1.3	
  kpc	
  
・低光度〜1034	
  erg/s	
  

X	
  Perの磁場はよく分かっていない	
  
・29keVのへこみをサイクロトロン共鳴と解
釈すると2.6×1012	
  G。しかし、構造の幅が広く、
共鳴より上のエネルギーでスペクトルが急
激に落ちてはいないため、この解釈は正しく
ないと思われる。→別の方法で磁場推定	
  
	
  

	

Lutovinov+12	


パルス周期の	
  
経年変化	
  

↓	


MJD	


Delgato-­‐Marb+01	


Spin	
  up期と	
  
Spin	
  down期	
  
がある	
  

Doroshenko+12	
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Table 1. Best-fit results for the X-Per broadband spectrum obtained with INTEGRAL and fitted with the discussed models.

Model Low energy part High energy part

Di Salvo et al. (1998) E†cut,low E†fold,low Γlow Alow E†cut,high E†fold,high Γhigh Ahigh, 10−3

4.7+1.3
−0.9 9.1+3.0

−2.7 1.4+0.2
−0.3 0.11+0.05

−0.04 55.0+8.3
−4.4 32.9+6.3

−5.6 0.7+0.5
−0.6 2+6

−1

Coburn et al. (2001) kT †bb E†cyc σ†cyc τcyc Abb E†cut E†fold Γ Apl

1.69+0.08
−0.07 33.2+1.2

−1.2 7.7+9.9
−1.5 5.5+2.1

−1.5 0.0027+0.0004
−0.0004 67.5+5.1

−5.8 48.7+11.6
−9.5 1.92+0.04

−0.04 0.16+0.03
−0.02

CompTT + CompTT kT †e,low τlow T †0 Alow kT †e,high τhigh T †0 Ahigh, 10−3

4.6+0.5
−0.8 9.2+1.3

−0.7 0.83+0.04
−0.06 0.036+0.008

−0.005 15.3+1.5
−0.5

>∼6 0.83+0.04
−0.06 0.5+0.7

−0.1

Notes. Here kTbb,e,0 are the blackbody, electron or seed temperatures for the blackbody and Comptonization models, Γ is the power-law pho-
ton index, Ecut,fold are the cutoff and fold energies for the cutoff power-law component. The “low” and “high” indices refer to the two spectral
components. † [keV].
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Fig. 2. E fE spectrum of X Per observed by INTEGRAL. The best-fit spectra of the three different models discussed in the text and their residuals
are shown. Data from ISGRI (black), JEM-X (red) and SPI (green) instruments were used. The contribution of the single model components is
also shown. For the model by Coburn et al. (2001) (middle panel), we also show (shadowed area) the effect of including an absorption-like line,
which is required by the specific continuum.

corresponds to ∼1029 particles cm−2 s−1 for an accretion flow
with radius R ∼ 500 m. On a time scale of 10−5 s (or ∼2 km
assuming a free-fall velocity of ∼0.6c) a column density of
∼1024 particles cm−2, equivalent to τ ∼ 1 for Compton scatter-
ing, can be reached. Soft photons emerging from the polar caps
will most likely scatter off relativistic electrons along the accre-
tion flow and, therefore, one expects “bulk” Comptonization to
play an important role in the spectral formation (Becker & Wolff
2005). Note that at low accretion rates photons can relatively
easily escape perpendicularly to the accretion flow along the side
walls without being thermalized. Becker & Wolff (2005, 2007)
were able to qualitatively describe the observed spectrum of sev-
eral sources including X Per with purely bulk Comptonization,
albeit in a limited energy range. Note that a cutoff power law
spectrum is still expected to emerge from the vicinity of the polar
cap, since thermal Comptonization is still expected to play a role.
This scenario can be described by the two spectral components
we used to fit the INTEGRAL data. This is of course a quali-
tative explanation and detailed spectral calculations are needed.
In particular, cyclotron emission should not be ignored, even if
it is not the dominant component. The pulse phase dependence
of the spectrum could certainly help in clarifying the suggested
scenario. Unfortunately, the statistics of the INTEGRAL data did
not allow us to constrain the phase-dependent parameters.

Link with other sources and the magnetic field. Dynamical
or “bulk” Comptonization (Blandford & Payne 1981; Psaltis &
Lamb 1996) has been invoked to describe spectra of various
sources, most notably the hard tails in the spectra of low-mass
X-ray binaries (Farinelli et al. 2008) and accreting X-ray pulsars
(Becker & Wolff 2007). Torrejón et al. (2004) combined ther-
mal and bulk Comptonization to describe the broadband spec-
trum of 4U 2206+54 and predicted, based on their best-fit pa-
rameter, the wind-accretion nature of the source. This prediction
was later confirmed with the discovery of pulsations with period
∼5560 s (Reig et al. 2009; Finger et al. 2010). Finger et al. (2010)
determined that despite its long period and accretion rate, the
source spins down. This is possible only if the magnetic field is
B ≥ 1015 G, i.e., lies in magnetar range. X Per and 4U 2206+54
are strikingly similar because they both accrete from wind, have
a long spin period and continue to spin-down on average. They
have a similar spectrum and luminosity, and as we have shown,
there is likely no cyclotron line in X Per. These consideration
raise a key question: what is the magnetic field of X Per? We
can use the torque theory to get some insight on the anwer to
this question. As we extensively discussed in Doroshenko et al.
(2010), following Illarionov & Kompaneets (1990), the dipole
component of the magnetic field of wind accreting X-ray pulsars
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・2つのコンプトンスペクトルの	
  
重ね合わせでも再現できる。	
  

INTEGRAL衛星	
  
X線スペクトル	


Coburn+02	




び、しかも５個のうち HXD-GSOまで検出できた２例では、νFνスペクトル上で 20 keVと 80
keVに二つの幅広いピークが見られた (図 3c)。これらの傾向を現象論的なモデル NPEXを改良
したもので今回の対象天体のスペクトルをすべて再現し、パラメータ間の相関を調べ、LPPとほ
ぼ同じ X線光度を持つ BXPと比較した結果、５つ LPPのスペクトルがそれらの BXPと異なる
ことが検証できた。
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図 3 ３つの BXPの νFνスペクトル。(a)低質量星パルサー Her X-1。∼35 keVに CRSFが
ある。 (b) Be パルサー A 0535+26。CRSF は ∼40 keV。 (c) LPP の代表例、4U 0352+30。
CRSFは未検出。

3.3 鉄輝線
解析をしたほとんど全ての BXPから、エネル
ギー６. ４ keV の中性鉄輝線が検出された。連
続成分に対する鉄輝線の相対強度を評価するた
めに等価幅 (EW) を用い、視線上に存在する吸
収物質の水素柱密度 NH（スペクトルの低エネル
ギー側での吸収から推定）。すると多くの BXP
で、NH が大きい時には EWは NH に比例し、小
さい時にはほぼ一定であった。このことから、
周辺物質が濃い時にはそれらが一様分布し、薄
い時には分布が非一様になることが推察される。
ところが５つの LPP は NH が小さい場合でも
EW∝NH が成り立ち、他の BXPと違うことが示
唆された。これは LPP の周辺物質が他の BXP
でのものに比べて、より等方的に分布すること
を意味する。

Be pulsars
OB pulsars
LM-BXPs

EW
   

eV

NH  1022 cm-2

LPP

図 4 鉄輝線の EWを、水素柱密度 NH に対し
てプロットしたもの。破線は、ガスが球対称か
つ一様密度で分布するときの予想。色は図 2と
同様。

4 議論と考察
以上のように X線パルス波形、スペクトルの連続成分、および鉄輝線という三つの観点から、

LPPが少なくとも現象論的に他の BXPと異なることが示された。そこで次にこれらの違いが何
に起因するかを調べるため、まず LPPの硬く平らなスペクトルに着目した。一般的な BXPは図
3(a)(b)のように低い折れ曲がりエネルギー Ep をもち、この Ep は Bと正の相関を持つ。今回の
サンプルの中で CRSFが検出された天体を使って得た Ep と Bとの相関を外挿し、高い Ep をも
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収物質の水素柱密度 NH（スペクトルの低エネル
ギー側での吸収から推定）。すると多くの BXP
で、NH が大きい時には EWは NH に比例し、小
さい時にはほぼ一定であった。このことから、
周辺物質が濃い時にはそれらが一様分布し、薄
い時には分布が非一様になることが推察される。
ところが５つの LPP は NH が小さい場合でも
EW∝NH が成り立ち、他の BXPと違うことが示
唆された。これは LPP の周辺物質が他の BXP
でのものに比べて、より等方的に分布すること
を意味する。

Be pulsars
OB pulsars
LM-BXPs

EW
   

eV

NH  1022 cm-2

LPP

図 4 鉄輝線の EWを、水素柱密度 NH に対し
てプロットしたもの。破線は、ガスが球対称か
つ一様密度で分布するときの予想。色は図 2と
同様。

4 議論と考察
以上のように X線パルス波形、スペクトルの連続成分、および鉄輝線という三つの観点から、

LPPが少なくとも現象論的に他の BXPと異なることが示された。そこで次にこれらの違いが何
に起因するかを調べるため、まず LPPの硬く平らなスペクトルに着目した。一般的な BXPは図
3(a)(b)のように低い折れ曲がりエネルギー Ep をもち、この Ep は Bと正の相関を持つ。今回の
サンプルの中で CRSFが検出された天体を使って得た Ep と Bとの相関を外挿し、高い Ep をも

3

the NPEX fit was unsuccessful (Figure 5.15middle), because the two cutoff-PL continua are
constrained to have the same exponential factor. Therefore, we modified NPEX to a double
cutoff form to be called “modified NPEX model”, expressed as

phabs × (Np · E+Γp · exp(−E/kTp) + Nn · E−Γn · exp(−E/kTn)), (5.5)

where Γp is again fixed to 2 like in NPEX. This model was approximately acceptable, as shown
in Figure 5.15 (top and bottom). We applied this modified NPEX model for all of our sample
spectra, including those which were already fitted successfully with NPEX. The results of this
modified NPEX fit are shown in Figure 5.16 and 5.17, covering all the spectra in our sample.
(There, residuals from the NPEX fit are also shown for comparison.) Thus the modified NPEX
model is acceptable for all our sample including 4U 0352+30.

0.1

1

10
ke

V2  (
Ph

ot
on

s 
cm

ï�
 s

ï�
 k

eV
ï�

)

1 10
ï�

ï�

0

2

r

Energy (keV)

0

10

20

30

r
(a)

(b)

(c)

Figure 5.13: (a) νFν spectra of Her X-1 together with the best-fit model, phabs×NPEX×cyclabs plus BB and
board Gaussian components. (b) Residuals with phabs×NPEX×cyclabs above 2.5 keV. (c) Those with the model
of panel (a).
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Sasano+15では、NPEX	
  model	
  (Mihara+95)	
  
でfitしたときのPosibve側のcutoffエネルギー	
  
がサイクロトロン共鳴エネルギーと正相関する	
  
経験則(Makishima+99)を用いて、	
  
X	
  Perseiの磁場強度をB〜1013	
  Gと推定した。	
  

X	
  Per	


20keV付近で折れまがり、	
  
40	
  keVにCRSFがある。	


大きな2つ山の形	
  
平坦に伸びていく	
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Fig. 1. Long term light curve of X Persei in 25day bins (in unit of Crab) ASM(1.5-12.0keV,black),MAXI(2.0-20.0keV, red)

3. This is reasonable because X Persei has small eccentricity.

3 Analysis and results

3.1 軌道周期の決定と Epoch folding解析

Standard Epoch Folding法 (Leahy et al. 1983)を用いてX Perseiのパルス周期解析を行う。作成
する折りたたみ光度曲線の bin数は 16とした。Acuner et al. (2014)より、現在のパルス周期は
830-840秒の間にあると考え、以後この区間をサーチ範囲とした。まず、パルス周期解析を行う
前に、光度曲線に時刻補正を施す。まず、光度曲線にX線検出時刻を太陽の中心での検出時刻
に直すHeliocentric補正を行った。太陽系重心での時刻に直すBarycentric補正もあるが、X Per

は非常に長いパルス周期を持つため、Heliocentric補正で十分である。次に、X線放射時刻をX

Perの重心からの放射時刻に直す連星軌道運動補正を施す。これにはDelgado-Martı́ et al. (2001)

の Table2で与えられているパラメーターを用いるが、2001年から 2017年までの期間で積み重
なる誤差が軌道運動補正に与える影響を最小限に抑えるため、MAXIの 2-20keVの光度曲線を
用いて新たな軌道周期を決定することにした。2.3章より、光度曲線には軌道周期に起因した
modulationは見られないため、パルス周期がmodulationを起こす原因は、与えた軌道周期によ
るものとみなし、modulationが一番小さくなる周期を軌道周期としたい。まず、Delgado-Martı́

et al. (2001)で与えられている Porb = 250.3daysを使って光度曲線に連星軌道補正を行った。こ
の光度曲線を使い、MJD55450～57020(X Perseiは 7年のピーク付近は Lxが大きく変化してい
るため使用しない)までの範囲を 70日ごと (ISSの歳差運動の周期)に区切って自転周期を求め
た。期間内での自転周期の変化は考慮していない。自転周期を求める Folding解析の際、自転
周期の変化を 1次関数で近似し、best fitな直線を差し引き、与えた軌道周期 Porb = 250.3days

で Foldingを行った。250日は 70日の約 3.5倍程度であるため、foldingの bin数は 4binとし
た。結果は χ2 = 84 d.o.f = 3となり、有意に構造が残ってしまっていることが分かる。次に、
Porb = 250.3,250.6,250.9, , ,daysと公転周期を少しずつ変えた連星軌道補正を行い、この解析を
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Data	
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・MAXIとASMの光度は	
  
ほぼ一致。	
  
	
  
・5-­‐6倍の光度変動	
  
→GL式が適用しやすい	
  
	
  
・軌道周期(250日)に起因
した光度変化はない。離心
率が小さいためと思われる。	
  
	
  
・約7年の周期が示唆され
るが、原因は不明	
  

・RXTE/ASM:	
  1.5-­‐12.0keVの光度曲線を取得。	
  
・MAXI:	
  2-­‐20keVの光度曲線とエネルギースペクトルを取得。	
  

ASM(1.5-­‐12.0keV)	
  
MAXI(2.0-­‐20.0keV)	


かに星雲のFluxで規格化したX	
  Perの
光度曲線	
  



解析の流れ	


・250日(1軌道周期)ごとにFluxと自転周期を決定する。	
  
	
  
1.ASMの光度曲線とMAXIのスペクトルを用いて
Flux(3-­‐12keV)を計算。→bolometric	
  Fluxに変換	
  
	
  
2.Epoch	
  Folding法を使って、ASMとMAXIの光度曲線から
パルス周期Pとその変化率を求めた。	
  
	
  
3.FluxとdP/dtの関係をGhosh	
  &	
  Lamb曲線でフィット。	
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250日ごとのFlux(ASM,MAXI共通の3-­‐12keV)	

1.MAXI(3-­‐12keV)	
  
・スペクトル(2-­‐20keV)をCutoff-­‐powerlawでfihbngした。	
  
→ベストフィットモデルから、Flux(3-­‐12keV)を計算した。	
  
2.ASM(3-­‐12keV)	
  
・ベキの値1.7を用いて、PIMSSシステムでCountからFluxに直した。	
  
(MAXIの3-­‐12keVのスペクトルをpowerlawでfitすると、ベキは〜1.7になる)	
  

MJD56050〜56299のスペクトル	
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→BeppoSaxのスペクトル(Di	
  Salvo+98)を	
  
仮定しbolometric	
  Flux(0.1-­‐200keV)に変換	
  
Factor	
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ピリオドグラム	


Foldingで自転周期を求める(250日ごと)	

・ASMとMAXIの光度曲線にHeliocentric補正と連星軌道運動補正を施した。	
  
・軌道周期を微調し、P=251.1日を最適と判断。	
  
・250日ごとに分け、自転周期PとdP/dtを求めた。	
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例:MJD55050〜55299の結果	
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Flux(3-­‐12keV)と自転周期	
  1996-­‐2017	

・MJD53000付近でspin	
  downからspin	
  upに。	
  
・Fluxのピーク付近でPが大きく変化。	
  
・dP/dtは、より精度を上げるため、2点間の
Pの差から求め直した。	
  
→P-­‐dP/dt平面から得られたdP/dtと
consistentになっている(下図)。	
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Fig. 7. ASM Flux(3-12keV,red) MAXI flux(3-12keV,black)
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3.3.3 RXTE/PCAの FLux再解析

日大中島さん。RXTE/PCAの PCU2(most reliable)を使っているとのこと。

3.3.4 異なる検出器間での Fluxの比較、未解決

検出器間での Fluxの系統的なずれがあるかどうかを確認するため、上で求めた RXTE/ASM、
RXTE/PCA、MAXIの 3-12keVの Fluxを比較した。その結果、MAXIとASMの間には 20％、
ASMと PCAの間には 7％程度のずれがあることが分かった。しかし、MAXIとRXTE/ASMで
同じ期間を観測しているMJD55050～55299とMJD55300～55549の平均 Fluxをとった点は同
じ Fluxになるはずである。その点の RXTE/ASMのデータ点をMAXIの方に合わせてみると、
Factorは 1.2ほどであった。MAXIはもともとエネルギーの単位で結果が出ているため、こち
らに合わせた。この factor1.2をASMすべてのデータ点にかけてあわせたところ、ずれが大き
く改善され、非常に良い相関が見られた (この図は貼っていない)。
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・系統的にずれている	
  
(MAXIの方が大きめ)	
  

・現在はspin	
  up	
  phase	
  

光度曲線	


自転周期	


dP/dt	


ASM	
  
MAXI	




観測から得たdP/dt-­‐Flux関係とGL式	


B/D	
  だけ動かした場合	


5 10 15

ï1.5

ï1

ï0.5

0

0.5

dP
/d

t (
10

ï8
 s 

sï
1 )

Fbol (10ï10 erg sï1 cmï2)

M: 1.8 (Mo)
R: 11.7 (km)

B/D: 8.57 (10 13 G/kpc)

B/D: 10.0 (10 13 G/kpc)

B/D: 12.9 (10 13 G/kpc)

RXTE/ASM
RXTE/PCA
MAXI

5 10 15

ï1.5

ï1

ï0.5

0

0.5

dP
/d

t (
10

ï8
 s 

sï
1 )

Fbol (10ï10 erg sï1 cmï2)

D: 0.7 (kpc)
B: 6.0 (1013 G)
M: 1.8 (Mo)

R: 11.7 (km)

R: 13.0 (km)

R: 14.0 (km)

RXTE/ASM
RXTE/PCA
MAXI

Rだけ動かした場合	
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磁場を様々な値に固定し、質量M(1.0〜2.4M◉)、半径R(8.5〜15.5km)	
  
距離D(0.7〜1.3kpc)の範囲で最小のχ2を与える磁場をサーチ。	
  



観測から得たdP/dt-­‐Flux関係とGL式	


・ベストフィットを与えるM,R,D,B
は複数存在する。	
  
	
  
・B	
  =	
  (4−15)×1013Gで	
  
χ2	
  =	
  37	
  (d.o.f	
  =	
  33)	
  
となり、観測されたdP/dt-­‐Flux関
係が良く再現された。	
  
	
  
・質量の下限値は1.8M◉	
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となり、傾きは質量と距離に大きく依存する。	
  
	
  



まとめ	


・MAXI、RXTE/ASMで得られた20年分のデータを用いて、フラックス
Fx、自転周期Pを250日ごとに求めた。Fx-­‐dP/dt関係は明らかな逆相
関を示した。	
  
	
  
・観測から得られたFx-­‐dP/dt関係を、Ghosh	
  &	
  Lamb(1979)の理論曲
線でfitしたところ、最適な磁場強度は(4〜15)×1013Gとなった。これ
は通常のX線パルサーよりも1〜2桁強い磁場である。X	
  Perseiは連
星系マグネターの候補となる。	
  
	
  
・距離0.7-­‐1.3kpcを仮定すると、質量の下限値は1.8M◉となった。
GAIA衛星などでX	
  Perまでの距離が精度よく決まれば質量に制限を
つけられるかもしれない。	
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