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�.���� 7#!�	��)%���方程式 � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � ��-

�.���� フェルミ機構 � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � ���

�.�� フェルミ加速 � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � �-�

�.���� 分子雲との衝突による �次のフェルミ加速 � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � �-�

�.���� 衝撃波による �次のフェルミ加速 � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � � �-�
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��� 単位

長さ

太陽半径�

��� @ (��(� ����2��42���4

天文単位�

地球と太陽の距離を単位としたもの。

�2094 @ ����� ����2��42���4

光年�

光が �年間で進む距離。

�2��4 @ ��.(� ����2��42���4

パーセク�

年周視差が ���になる距離。

�2��4 � 
��2���4 @ �20942��.4

��� @ �09� 
��2���4 @ ����� �������.�-.-� ����2���4

@ ����� ����2��42��(4

@ ���(2��42���4

銀河系中心と太陽の距離�

-�� � ��2 ��4 
��2���42��-4

光行差�

地球が太陽のまわりを回転する速度が半年で反対になるため、恒星から降ってくる光の方向が見かけ上ずれて見える。

�	� � @
�

�
2���4

� @
.���

�
@ ������2����4
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質量

太陽質量�

��� @ ����� ����2>42����4

銀河系の質量�

� �� ����2��42����4

エネルギー

電子ボルト �

�2�:4 @ ��(��� �����2��>�42����4

温度と波長�

ある温度を規定した場合、どの波長で最も明るく光るかをざっと見積もる。

�	 @ 
��2���.4

�	 @ �2 �:4 @ 
�� � � @ ���(� ���2"42����4

波長と周波数�

�	 @ �2 �:4 � � @ ���.2042���(4

� 	 @ ��.�� ����23+42����4

輻射のエネルギー密度と圧力

フラックス�

ある面を単位時間あたりに単位時間に通り過ぎるエネルギー。例えば、地球から太陽を見た時に、地球表面の単位面積

あたりに単位時間当たりに太陽から降り注ぐエネルギーのこと。


 2��>� ����� ����42���-4

光度、'%�������!�

ある物体が単位時間あたりに放射するトータルエネルギー。太陽が .�方向に放射するエネルギーのこと。

�2��>� �����42����4

� @ 
 � .���2����4
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太陽光度�

�� @ ��-� ����2��>� �����42����4

絶対等級と見かけの等級�

ある星を ����の距離においた時の等級を絶対等級と呼ぶ。

��	
 @ .���� ��� ��>2����42����4

� @ � A � ��>2��2����44 A�2����4

@ � A � ��>2�2��44 � � A �2���.4

�減光等級�

星間ガスの散乱、吸収により暗くなる等級を意味する。減光 �と冷たい星間ガスの柱密度 ��は以下の通り。

� � ����� ����2����4

黒体輻射の輻射密度定数�

黒体輻射の中に観測者が居る場合、単位体積あたりの輻射が占めるエネルギー。

� @ �� �2��>� ����42���(4

� @
��
��
����B��

@ ����� �����2��>� ���� "��42����4

宇宙背景放射 2=���	� �	���&��� *�� >��!��4の輻射エネルギー密度は、

��� @ �� �
��2���-4

@ ����� ����� � ����2����4

@ .��� �����2��>� ����42����4

シュテファン�ボルツマン定数�

黒体輻射の場合に、単位面積を単位時間当たりに通り過ぎる輻射のエネルギー。

� @ ���. @ ��(�� ���
2��>� ���� "�� �����42����4

太陽の表面温度を �-��2"4とすると、太陽は黒体輻射なのでその光度は、

�� @ �� �.���
�2����4

@ ��(�� ���
 � �-��� � .�2(��(� ����4�2����4

@ ��-� ����2��>� �����42���.4

となる。

輻射による圧力�

��� @
�

�
���2����4
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磁場のエネルギー密度と圧力

磁場によるエネルギー密度 ��と、圧力 ��は以下の通りである。

��2���4 @ 2�2544��-�2���(4

��2��>� ��
��4 @ 2�2544��-�2����4

エネルギー発生効率

単位質量あたりに単位時間当たりに生産しているエネルギー。

太陽�

��
��

@ �����>������>2���-4

��
��

� .�� ����� @ �� ������>��>2����4

人間�

���� ���

�� >� ����
@ �� �����>������>2��.�4

静止質量�

� @ ���2��.�4

�

���
@ �2��.�4

�

�
@ �� @ �� ������>��>2��.�4

化学反応�

�

���
@

���:

���
@ ����2��..4

核反応�

�

���
@

-��:

����
@ ����2��.�4

�

��
@ �� ������>��>2��.(4
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��� 宇宙の構成要素

����� 恒星

()図�

図 ���/ 3�図
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恒星の内部構造�

図 ���/ 恒星の内部構造

太陽の進化�

図 ���/ 太陽の進化
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図 ��./ 3�図上での太陽の進化

恒星の一生�

� � ���-�� 水素燃焼しない、ヘリウム燃焼をしない、炭素燃焼をしない。最終的に褐色矮星になる。
���-�� � � � ����� 水素燃焼をする、ヘリウム燃焼をしない、炭素燃焼をしない。最終的に 3�白色矮星。
����� � � � -�� 水素燃焼をする、ヘリウム燃焼をする、炭素燃焼をしない。赤色巨星と漸近分岐の段階でほと
んどの質量を放出し、最終的に ��.��又はその半分以下の質量のみを残し、=AC白色矮星となる。� � -��
の星は、超新星爆発をすると言われてきたが、質量放出とニュートリノ損失により、現在はそう思われていない。

-�� � � � ���� 水素燃焼をする、ヘリウム燃焼をする、炭素燃焼をする。最終的に中性子星になる。
���� � � 水素燃焼をする、ヘリウム燃焼をする、炭素燃焼をする。最終的にブラックホールになる。
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図 ���/ 恒星の進化のフローチャート
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超新星爆発�

�型 水素の輝線を出さない。スペクトルや光度曲線の振舞いで ��、�<などに分かれる。
��型4 水素の輝線を示す。さらに、���、��%などに分かれる。

* 型超新星爆発�

光度曲線が数十日で、指数関数的に減衰する。連星中の =AC 白色矮星に物質が降りつもり、中心温度が高くなり、炭素

の暴走的核融合反応によって起こる。物質が降り積もると中心温度は高くなるが、しばらくは縮退は解けない。縮退が

解けるまで温度が上昇すると、一気に膨張が始まる。膨張がおとなしければ、そのまま温度が下がるが、膨張が激しい

ために衝撃波が始まり、その結果衝撃波通過後では核反応が起こるまで温度が上昇する。その結果核融合反応が爆発的

に進む。超新星爆発後、��(�� 程度の 
���が作られ、その結果、次の反応が起こる。


�6	� 2��(����4�
� =�� 2������4�
� 8�2��.�4

よって、これにより光度曲線がよく説明できる。

**型超新星爆発�

核融合反応が進み最終的に鉄からなるコアが形成される。鉄が最もエネルギー的に安定なので、核エネルギーは取り出

せず、その結果重力崩壊を起こす。その時の強い核力により止められ、外側に衝撃波が発生する。その時、生ずる熱的な

ニュートリノが生成される。中性子星の束縛エネルギーは � ��
���>�であり、そのほとんどはニュートリノにより外へ

運ばれる。一方、� ��
���>� 程度が物質に運動エネルギーとして与えられるが、その運動エネルギーを物質に与える機

構は、ニュートリノによるものと考えられているが、未だ良く分かっていない。

�<型は観測的には �型だが、実際には D�星のように外層の水素が吹き飛ばされた後に起こるコア崩壊型と考えられて

いる。

原始星�

星間雲の中の密度の濃い領域が重力崩壊することにより生まれる。星間雲は、重力的に束縛されている訳ではなく、熱的

な圧力、磁気圧、角運動量などによる膨張を、外圧により閉じ込めている状態にある。その状態で何らかの原因で、膨

張する圧力が小さくなると収縮を開始し、重力収縮を開始する。内部の圧力が高くなると、収縮が止まり中心から衝撃

波が発生する。その結果温度が高くなり、力学的平衡状態に達する。これが原始星である。原始星は重力エネルギーを

解放しながら赤外線などで輝き、さらにゆっくりと重力的に収縮を行なっていく。中心部の温度が十分高くなると核融

合反応を起こし、主系列星となる。

白色矮星�

電子の縮退圧によって支えられた星であり、温度がゼロでも安定に存在できる。初期には � � ��
"の温度を持ち、実

際の冷却には非常に長い時間がかかる。

温度ゼロの白色矮星の構造を解くと図 ��(になる。縮退しているので、温度に関係なく密度はフェルミ面の運動量の �乗

に比例する。この領域では、質量が大きくなると中心密度は大きくなるが、逆に半径は小さくなる。さらに、密度が高

くなると運動量は大きくなり、やがて相対論的になり、今度は中心密度に関わらず質量は ��.��で一定になる。これが
チャンドラセカールリミットと呼ぶ。これを越えると、電子の縮退圧では支えられなくなり、中性子星になる。

中性子星�

白色矮星は、電子の縮退圧によって支えられているが、さらに密度が上昇すると、電子のフェルミエネルギーが上昇す

るので、電子と陽子が合体し、中性子になる方が安定となる。
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図 ��(/ 白色矮星の質量、半径、中心密度の関係

中性子星の内部構造は図 ���の様になっている。外殻は、格子を組んだ固体の原子核で、中性子過剰となっている。内殻

は、原子核と中性子の共存状態。自由中性子の部分は、超流動状態であると考えられている。さらに、内側はクォーク

物質でできている。おおよそ半径 �� �、質量が ��.��である。� ����5の磁場を持つものがあり、電波パルサー、1

線パルサーとして観測される。

中性子星は主には、��型超新星から誕生すると考えられている。強い磁場は、星表面の磁場がプラズマに凍結されてそ

のまま爆縮することで作られると考えられている。太陽表面は黒点では ���� � ����5だが、平均的には ��5程度であ

る。太陽半径は (��(� ������であり、磁束の数を保存して中性子星の半径 �� �まで圧縮すると、���� ����5程度と

なる。磁極の大きさは中性子星の一部なので、� ����5程度は説明できる。

一方、白色矮星に質量が降りつもり核融合反応で起こる ��型超新星爆発でも、燃焼よりも速く陽子の電子捕獲が進むと

中性子星を作る可能性がある。

�恒星質量�ブラックホール�

さらに重い星が重力崩壊するとブラックホールになる。ブラックホールには、上限も下限もないが、宇宙物理学的に作る

道筋があり、実際に存在しているかどうかは別の話しである。太陽組成の恒星では、�����を越える恒星は存在できな
いし、���� 以下の恒星はブラックホールになれない。よって、上限と下限があり、実際観測されているブラックホー
ル候補天体の質量は � � ����である。
図 ��-は、色々なコンパクト星の中心密度と質量の関係を書いたものである。このうち、白色矮星のうちで

��

���
� �2��.-4

の領域は存在できない。

これは以下のように示すことができる。簡単のために、白色矮星の密度はどこも同じとすると、星のエネルギーは内部
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図 ���/ 中性子星の内部構造

エネルギーと重力エネルギーなので

�� � � 2� �4 @

�
�2�4�� @

�
�2�4.�����2��.�4

と書くと、

� @

�
 �� �

�
!��

�
���2����4

@ �
 �
��
�!�
�������2����4

である。ここで、��に対する安定性を調べるので、��に対する変分を �次まで取り、�次が �の点での �次の値の符合

を調べると、

��

���
� �2����4

の時に �次微分は負になる。すなわちエネルギー的に極大になっている。ということは、不安定である、ということで

ある。詳しい計算は朝倉現代物理学講座 ��「宇宙物理学」E 佐藤文隆E 原哲也E の ����あたりにある。
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図 ��-/ コンパクト星の中心密度と半径の関係
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����� 星団と銀河

散開星団と球状星団�

恒星はしばしば集団をなして分布している。その形状や年齢で、�種類の星団が存在している。

散開星団 星の個数/ ��� � ���。半径/ � ���。形/ ゆるく結合し、不定形。明るい星/ C*型星。重元素量/ 多い。
分布/ 銀河面。

球状星団 星の個数/ ��� � ���。半径/ � ����。形/ 密に結合しほぼ球状。明るい星/ 赤色巨星。重元素量/ 少な
い。分布/ 銀河ハロー。

我々の銀河系の構造�

図 ���/ 我々の銀河系の模式図

質量は � �� ������である。

種族 *と種族 **の星�

種族 �は銀河面に属しており、重元素量が多く若い星も存在する。種族 ��は、球状星団と共にハローに属する星で、重

元素量が少なく古い。銀河に対する回転速度とランダム速度を比較すると、種族 �では回転速度成分が大きいのに対し、

種族 ��では、ランダム運動が大きい。

銀河形成のシナリオ�

まず球状のハローとバルジが形成され、その後角運動量の大きいガスが円盤を作ったと考えられている。



�� 第 �章 単位、宇宙の構成要素

星間ガス�

幾つかのフェーズの星間ガスが観測されている。
分子雲/ 分子状態 � @ �� � ��"、" @ ��� � �������、�	+� @ � � ����。電波の分子線で観測される。
3�ガス雲/ 原子状態 � @� -�"、" � ������、�	+� � ����。電波の ����波で観測される。
雲間物質、希薄ガス/ 原子状態 � � (���"、" � �������、3�ガス雲と 3�ガス雲の間の領域。3�ガスと雲間物
質をならした 3�領域の平均密度は " � �����。電波の ����波で観測される。

3��領域/ 水素の電離状態 � @� -���"、" @ ��� � �������、�	+� @ � � ����。C*型星や白色矮星による光電
離。3#や熱的電波により観測される。

熱いプラズマ成分/ 重元素の電離状態 � @ �� ��
 � ���"、" @ ���� � ��������、�	+� @ �� � �����。超新星
爆発やD�星、C*型星の星風による衝撃波加熱。C*型星を観測した場合の �回電離酸素の吸収線、1線で
観測される。

ダスト � �$�。分子雲や 3�ガス雲と共存する。
宇宙線 陽子。��� � �����:。%�� � ��:�����。地球周辺では電子は陽子に比べて �����程度に過ぎない。
磁場 � @ � � �$5、%� @ ��� � ����:�����。
=�* %��� @ ���(��:�����E 2� @ ����-"4。
C�
	��� ���
��/ �
�� %	>�
 我々の銀河系内の平均値、%	�� � ��(�:����� 2%��>�	� F3	>� '���>� 0�
������	�G

:���E �����4。

我々の銀河系の場合、中性水素が星間ガスの質量のほとんどを占めており、銀河系全体をならすと、密度は " � �����

である。星間ガスの質量が、銀河系全体の質量の � �H程度である。

宇宙組成�

楕円銀河と渦状銀河�

質量は ��� � ������。渦状銀河は一般的に � � ��H程度の冷たいガスを持ち、星生成も行なっている。一方、楕円銀

河は、冷たいガスが非常に少なく、星生成も行なっていない古い銀河である。一部は 1線プラズマの状態の高温星間ガ

スを持ち、その量は � � ��H程度である。

活動銀河核と巨大ブラックホール�

ほとんどの銀河の中心には、��� � ����� の質量の巨大ブラックホールが存在している。その多くは、活動的であり、
電波から 1線まで ���� � ������>� �����の光度で輻射を行なっている。ビッグバン後に一度中性になった宇宙を再加熱
し、電離させたと考えられたなど、宇宙の進化に大きな影響を与えた。また、この巨大ブラックホールは銀河形成と深

い繋がりがあると考えられている 2図 ����4。

ここで余談。���&��+���	�のブラックホールを考える場合、���&��+���	��半径は

�� @ �
!�

��
2����4

@ �� ��
��

�
���

��

�
2���.4

で与えられる。これをブラックホールの「半径」とみなす。質量��� @ ���のブラックホールでは、半径と密度は

��� @ ���2����4

�� @ �� ��
�� @ � �2���(4

� @ ��-� ����>����2����4

となる。一方、��*3として我々の銀河系の ��*3を考えると

��� @ ��(� �����2���-4

�� @ ���� ������ @ ����2����4

� @ ���� ���>����2��(�4
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図 ����/ 宇宙組成

となり、さらに大きな ��*3として、

��� @ �� �����2��(�4

�� @ �� ������ @ ��092��(�4

� @ ����>����2��(�4

となり、水よりもはるかに軽くなってしまう。

ブラックホールとしては、. � �(�� の「恒星質量ブラックホール」と ��� � ����� の「銀河中心核の巨大ブラック
ホール」の存在は確立している。それ以外ブラックホールは見つかっていないか、まだ疑問の余地が残る。ブラックホー

ルとしては、どの様な質量でも取り得るので、作る道筋がないのだと考えられる。

銀河集団�

数十から数千の銀河が、重力的に束縛され集団で存在することが知られている。これを銀河群、銀河団と呼ぶ。これら

の銀河集団には、ほとんどの場合 1線プラズマが付随し、その質量は銀河を合わせた質量と同じかそれよりも大きい。

銀河間物質�

銀河団に属しない領域でも、�#雲や熱い銀河間物質などと呼ばれる物質が存在している。
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図 ����/ 様々な銀河

図 ����/ ハッブルの分類

暗黒物質�

����波を用いて銀河の回転速度を調べると、� @ � � �� ��の所まで一定速度で回転している 2図 ���.4。光っている

質量は ��� @ �� � �� ��内に入るため、この回転曲線は光で見えている星の質量だけでは説明できない。約数倍の暗

黒物質が必要と考えられている。銀河団の 1線プラズマの観測からも、1線プラズマや銀河の質量だけでは、質量を説

明できないため、暗黒物質の存在すると考えられている。

宇宙線�

宇宙線の主成分は陽子である。地球周辺では電子は陽子の �����程度に過ぎないことが分かっている。これは、陽子は

磁場による冷却がほとんど効かないのに対し、電子は銀河磁場によるシンクロトロン放射により冷却が効くためだと考

えられている。

���
 � ����&���の折れ曲がりをG ���G、� ����&���の構造をG�� ��Gと呼ぶ。 ���は、銀河磁場に閉じ込められるリ

ミットと考えられており、それゆえこれ以下のエネルギーの宇宙線は銀河系内起源、それ以上は銀河系外起源と考えら
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図 ����/ 色々な銀河でのバルジと中心核ブラックホール質量の関係 25�<����
 �� �������4

図 ���./ 渦状銀河銀河の中性水素 ����電波輝線によって得られた回転曲線

れている。宇宙線は、地球に降り注ぐ荷電粒子による空気シャワーと共に、分子雲との衝突によるガンマ線や、シンク

ロトロン電波としても観測されている。

宇宙線の強度は太陽の活動と反相関がある。これは、太陽活動が活発になると、太陽は磁場を含む太陽風を放出し、そ

れにより太陽系外からの宇宙線が太陽系に侵入しにくくなるためだと考えられている。
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図 ����/ 宇宙線 2主に陽子4の積分スペクトル。スペクトルは �2' �4の形で書いてある。
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図 ���/ 大気での電磁波の透過

回折限界�

天文学は、やはりイメージングである。その原理的限界は、回折限界によって決まる。すなわち、観測波長を �、アンテ

ナや鏡の大きさを �とすると、回折限界は、

�

�
��� @ ���(� ��


�� �
�

@ ���(��
�

�

���

��
�

����

���
2���4

@ ���.���
�

�

����0

��
�

��.�

���
2���4

である。

センチメートル電波�

シングルディッシュ、干渉計などがある。干渉計は :%0�:�C�まで様々なスケールがある。大きいと、それだけ解像
度が上がるが、その分絵を作るのには時間がかかる。シンクロトロン、熱的、����が観測される。空間分解能はシング

ルディッシュではそれほど高くないが、:%*�では ����程度が、:�C�に至っては ������が実現されている。しかし、

実際の天体を観測する時にプラズマによるシンチレーションの問題で、限界よりも解像度は上がらない。

ミリ波、サブミリ波�

地上の電波望遠鏡。シングルディッシュ、干渉計がある。干渉計は :%*�方式は使われていない。主に分子線や低温のダ

ストからの熱放射が観測対象。
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遠赤外線�

バルーン及び、衛星を用いた観測が主体。=�*やダストによる熱輻射が観測される。

近赤外、光�

観測技術が似ているので、合わせて光赤外と呼ぶ。地上の観測が主で、ハッブルなど宇宙からの観測も行なわれる。宇

宙は直径 ��.�のハッブル宇宙望遠鏡によってほぼ回折限界で観測されており、����0では .����、�$�の近赤外では

��� � ���������である。地上では、-� クラスの望遠鏡が現在の最大。地上の -�望遠鏡では大気のシーイングで決ま

り、それは ���������程度。まだ回折限界に到達していないので、空間分解能の面ではハッブルが上。0���
	�� C�
	��

が動けば、-�望遠鏡も追い付ける。"'="望遠鏡の様に -�クラスの望遠鏡を用いた光の干渉計も進みつつある。

紫外線�

衛星からの観測が主体。���(�:@���0よりも波長が短くなると極端に星間吸収により見ることのできる領域が狭くなる。

�線�

衛星及びバルーンからの観測が主体。�� � �� �:では、1 線ミラーが使用でき、「すばる」望遠鏡並の ���以下の解像
度が達成されている。

ガンマ線�

��:から 5�:は衛星やバルーンによって観測される。
�:は、空気チェレンコフを用いた観測が行なわれている。

宇宙線�

地上の空気シャワーや、シンチレーションによる観測。

ニュートリノ�

水チェレンコフなどによる観測。

重力波�

レーザー干渉計。
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��� �������	
 ���
��
�の基礎

����� ��� ���	
�	 �
��
�
�� �
� ��� ����
��

+
,������ �- ./
��,� *��
����! �� "��$���
�� (�

小さい面積 ��に対して垂直方向の小さい立体角 �Iに対して、単位時間、単位周波数当たりで流れている 2その場所で

湧き出しがあるという意味ではない4エネルギーを ��とすると、����	�� ��
���	
� �� *�	>�
���� (�は以下のように書

ける。

(� @
��

���)�I
2��>� ����������
����3+��42���4

(� の全方向の平均を *� と定義すると、

*� @
�

.�

�
(��I2��>� ���

�������
����3+��42���4

となる。

01%�

輻射が ��から角度 � 方向へ出ていく場合には、実行的な面積が ��が ��� ���になるので、単位時間あたり、単位周波

数あたりに放出されるエネルギーは

�
�2��>� ���
�������
����3+��4 @ (� ��� ��I2���4

これを立体角で積分する。


�2��>� ���
������3+��4 @

�
(� ��� ��I2��.4

その面積に与える圧力は、輻射の通る方向に対してなす角度 �をかけて、エネルギーと運動量の関係� @ +�から次のよ

うに書ける。

+�2����� ��
��3+��4 @

�

�

�
(� ���

� ��I2���4


�, +�, (� を周波数で積分したトータル 8�!J、圧力、��
���	
�。


 2��>� ���������4 @
�


��	2��(4

+2����� ����4 @
�

+��	2���4

(2��>� ����������
����4 @
�

(��	2��-4
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'%�������!

観測者が観測する 8�!J 
 �
� 2上で示した 
 は輻射を放出しているの方の値であり、
 �

� は観測者側の別物であることに注

意4から、距離�に位置する相手の天体の光度 %!�	���	
� � を計算する際には、相手の星の輻射の等方性に注意する必

要がある。

通常の恒星の様に球対称に放出している場合は、


 �
� @

��
.���

2���4

と書ける。一応簡単に証明する。半径 �の球対称の恒星表面上での単位面積あたりに単位時間に単位周波数あたりに放

出されるエネルギーは


� @

�
���

�

(� ��� ��I @

� �
�

�

(	 ��� � � �� �	� ��� @ �(�2����4

%!�	���	
�は恒星の表面積をかけて、

�� @ .���
� @ .����(�2����4

を得る。さらに明らかに等方的に放出されているので、観測者側の 8�!Jは


 �
� @

���

��
(� @

��
.���

2����4

一方、降着円盤の様に半径�の円盤上の場合は、ディスク法線と観測者方向がなす角度を �とし、観測者側の観測装置

の面積を �-、円盤から見てその観測装置の面積を見込む立体角を �Iとすると、


 �
��- @ ��� � (� ��� ��I2����4

�I @
�-

��
2���.4
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� @

��� ��� �

��
(�2����4

となる。円盤での 8�!Jと %!�	���	
�は、円盤は上下に輻射していることに注意すると以下のように計算される。


� @

�
���

�

(� ��� ��I @ �(�2���(4

�� @ �� � ��
� @ �����(�2����4

よって、%!�	���	
�と観測者が観測する 8�!Jの関係は


 �
� @

�� � ��� �
����

2���-4

となる。球対称の星と円盤を比べた場合、8���)��の場合で �倍の違いがあることに注意する。

) &� ����� ��
�$! +
����! ��

����	�� ��
���	
� �� *�	>�
���� (� は

(� @
��

���)�I
2��>� ����������
����3+��4

である。これは �� @ ����)の体積に存在するフォトンが ��を通って出ていったものなので、�I方向に進んでいる単

位周波数あたりの輻射のエネルギー密度 �� とすると、

��2I4 @
(�
�
2��>� �����
����3+��42����4
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となる。Iを全部積分すると、単位周波数あたりの輻射エネルギー密度は

�� @

�
��2I4�I @

�

�

�
(��I2��>� ��

��3+��42����4

となる。もうこうなると、(� の代わりに *� と書いても良く、

�� @
.�

�
*�2��>� ��

��3+��42����4

周波数で積分すると、全輻射エネルギー密度 �が求められる。

� @

�
���	2��>� ��

��42����4

����� ��! �- ./
��,� *��
����! 21��$ ) !� �� 0�

 ./ �


�枚の小さい面積 ���と ���が、距離 �離れてお互いに垂直に向き合っており、���から ���へ流れている輻射につ

いて考える。���を通過する時点と、���を通過する時点での ����	�� ��
���	
�をそれぞれ (�、(�とし、���から ���

を見込む角度 �I�、逆を度 �I� とする。

�の立場から考えた場合、���を通過する時点でのエネルギー ���は、

��� @ (�����I��)2����4

となる。一方、�の立場で考えた場合、���を通過するエネルギー ���は、

��� @ (�����I��)2���.4

となる。エネルギー保存則から、

��� @ (�����I��) @ ��� @ (�����I��)2����4

である。

一方、���、���、�I�、�I�、�には次の関係がある。

�I� @
���

.���
2���(4

�I� @
���

.���
2����4

この �つから �を消して式変形すると

����I�����I�2���-4

となる。よって、

(� @ (�2����4

となる。

よって、�(�を求めることで、距離などに関係なく (�を求めることができる。さらに、観測装置から見て観測する天体

が十分に大きい立体角を持ち、それを有効面積 ��、積分立体角 �Iを持つ観測装置で観測を行なう場合、天体までの距

離によらず観測される表面輝度は一定である。また、天体が �ほど傾いていたとしても、����	�� ��
���	
�に角度依存

がなければ、この値はかわらない。この様に拡がった天体の表面輝度のことを *�	>�
����と呼ぶ。

視野よりも大きく拡がった場合には直観的にわかるが、視野よりも小さい場合には離れれば離れるほど暗くなっていく。

これは、天体が実は視野よりも小さいためで、(� @ (�を測定したことにならない。もしも、空間分解能を上げてその天

体を空間的に分解すると、表面輝度はその天体の値となる。
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平板から放射される 01%�

面積 �を持ち、角度依存性の無い ����	�� ��
���	
� ( @ (2I4が通過している板から放出される 8�!J
 を計算する。面

に対し垂直より測った角度を �とすると、


 @

�
�( ��� ��I, �I @ �	� ��.��2����4

@ (�

� ��
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� �
�
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��� � �	� ���

@ �(�2����4

となる。単位面積辺りでは �( となる。よって、放射体を半径�の球とし、そこからの放射を距離 �で受けると、距離 �

での 8�!Jは


 @ �( � .��� � �

.���

@ �(

�
�

�

��

2����4

となる。

����� ���
��
�� ���
����

��������

ミクロな放射素過程を記述する式として、時間 �)、質量 ��� 、周波数幅 �	 あたりの輻射放射量を ������	��
 /と定義

すると、ある立体角 �I方向への輻射エネルギーは

�� @ /���� �)�	
�I

.�
2����4

/�2��>� ���
��>���3+���
���42���.4

と書ける。/�は直接ミクロな素過程と結びつけられる量で、「熱制動輻射の場合の /�は何とか」と言ったりする。次に、

この湧きだしによる ����	�� ��
���	
�の変化を求める。

この自発的放射が行なわれている場合、単位体積 ��、単位立体角方向 �I、単位時間 �)に流れ出す輻射を記述する係数、

��
�����
�� ������
� �
�Æ����� 0 を次のように定義する。

0� @
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����3+��42����4

0 @

�
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����42���(4

一般的には自発的放射は方向によってその強度が変わっても良い。しかし、以下では簡単のために等方的な放射を考え

る。単位体積 ��、単位時間 �)に放射しているエネルギーを � とすると、� と 0�は、

�� @
��

�� �)�	
2��>� ���������3+��42����4

0� @
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.�
��2��>� ���

�������
����3+��42���-4

と書ける。

/� と 0� の関係は、

�� @ 0��� �I�)�	 @ /���� �)�	
�I
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2����4
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と書ける。

����	�� ��
���	
�が短い距離 �1を通過する場合、その場所で湧き出された放射、すなわち '�	��	��が加わると、波長

	において単位長さ当たりの ����	�� ��
���	
�の変化量 �(� は、

�(� @ 0��1 @
/�
.�

��12��.�4

となる。

23���/����

今度は ����	�� ��
���	
�(�が �1を通過する際に、吸収されることを考える。吸収される量は、普通そこを通過している

輻射の強度に比例するので、波長 	における単位長さ当たりに吸収される比率、吸収係数���
����
� �
�Æ�����
#� を

次のように定義する。

�(� @ �#�(��12��.�4

#�2��
��42��.�4

「8���)8���吸収の吸収係数は何とか」という場合の吸収係数は #� を使う。とは言うものの #�だとミクロな吸収素過程

と結びつけにくいので、波長 	における粒子一つ当たりの吸収断面積を ��2��
�4とし、粒子の個数密度を "とすると、

����	�� ��
���	
� の変化は、

�(� @ �"��(��12��..4

となる。よって、

#� @ "��2��.�4

である。粒子の個数密度 "の代わりに、質量密度 �2����4を使っても構わない。その場合のミクロな素過程と結びつけ
る係数、質量吸収定数 2� は

#� @ �2�2��.(4

2�2��
�>���42��.�4

と定義できる。>�を使うのは、もちろん人間世界で使いやすいためで、例えば物質が 1線を吸収する場合の吸収係数

は、普通この 2で与えられる。

ところで、������
�と言っているが、ここでは ��
�����
�� ������
�のみのことであり、���������� ������
�は含ん

でいない。��
�����
�� ������
�は、放射の追加分 �(� が、入射してきた (� に無関係な放射のこと。

一方、���������� ������
�は、放射の追加分が �1に対して入射してきた (� に比例する放射のこと。一方、���
����
�

�
�Æ�����#�は、吸収物質の密度に比例している形で与えられているので、この ���������� ������
�は、実は ���
����
�

�
�Æ�����にマイナスの符合を持つ係数として含まれていることになる。

��1%�� +
����!

体積密度 "を視線方向に距離で積分した面密度 =��!�� 7���	
� � は

� @

�
"214�12����42��.-4

と定義できる。また、質量面密度

K @

�
�214�12>� ����42��.�4

というのも使う。



�� 第 �章 輻射の物理の基礎とブラックボディ

��
 ) &� ���� �� ��-
� �4% ����

吸収と放出の両方を合わせると、ある距離を通過した時の ����	�� ��
���	
�の変化率は

�(�
�1

@ �#�(� A 0�2����4

である。これを �������� ������
�と呼ぶ。

��
 ) &� ���� �� ��-
� �4% ����� �������� 5�1!

自発放射のみの場合、ある距離を通過した時の ����	�� ��
���	
�の変化率は

�(�
�1

@ 0�2����4

なので、これを積分すると、

(�214 @ (�21�4 A

� �
��

0�2�1
�4�1�2����4

となる。

��
 ) &� ���� �� ��-
� �4% ����� 23���/���� 5�1!

吸収のみの場合は、ある距離を通過した時の ����	�� ��
���	
�の変化率は

�(�
�1

@ �#(�2����4

なので、これを積分すると、

(�214 @ (�21�4 �J�

�
�
� �

��

#�2�1
�4�1�

�
2���.4

となる。1�から 1までの吸収物質の吸収係数が場所によって変化しない場合は、

#� @ ��"

(�214 @ (�21�4 �J�

�
���

� �
��

"2�1�4�1�
�

@ (�21�4 �J� 2���� 42����4

と書ける。こういう使い方の =��!�� 7���	
� � は良く登場する。また、

#� @ 2��

(�214 @ (�21�4 �J�

�
�2�

� �

��

�2�1�4�1�
�

@ (�21�4 �J� 2�2�K42���(4

は、実験屋は使うことが多いので、使い方になれておくと良い。

5/��� 1 +
/��  �& 23���/����

1�から 1では、1 � 1�は、長さと言う意味での厚みだが、それに合わせて光の強度変化として、波長 	での光学的厚さ

������� �����3� は次のように定義できる。

�3� @ #��12����4

3�21� � 14 @

� �
��

#�2�1
�4�1�2���-4



���� ���	�
	�� 
�������の基礎 ��

よって、C�
	��� 7��
�3� を通過した輻射の強度はと

(�214 @ (�21�4 �J�

�
�
� �

��

#�2�1
�4�1�

�
@ (�21�4�

�	� ������2����4

書ける。よって、3� @ �程度の厚みを通り過ぎると ����	�� ��
���	
�は ���に弱くなる。

C�
	��� 7��
�が短い、長いことを C�
	����� 
�	�とか C�
	����� 
�	� という表現をする。光源に対する視線上に吸収

体を挿入した場合、C�
	����� 
�	� だと、吸収体はほとんどすけすけでほぼ透明であることを意味する。一方、

6
 � 0�

 7 ��8 2��
�� ���� '
�$��

上の考察から、吸収体に光子を入射させた場合、ある深さまで到達できる確率は、��	� なので、その光子が平均的に吸

収されずに進める光学的深さを、進める光学的深さの期待値が �になる場所だと考えて計算すると

�3�� �
� �

�
3� �J� 2�3�4 �3� @ �2��(�4

となる。吸収物質が一様な物質だと考えると、進める光学的深さの期待値が �になる物理的距離 4� は、

�3�� @ #�4� @ "�� @ �

4� @
�

#�
@

�

"��
@

�

�2�
2��(�4

となる。この 4� のことを、���� ���� ����、平均自由行程と呼ぶ。結局の所、��
���	
� が ��� になる場所なので、

���������
� ��� ��とも呼ぶ。

図 ���/ シリコンの 2�4吸収係数 #� @ �2� 2�4質量吸収係数 2�、2�40

��	�
	�� %��>
�4�。

.�%��
 0%������


������� ';!�
	�� を C�
	��� 7��
�を使って書き換える。

�(�
�1

@ �#�(� A 0�
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�3� @ #��1

なので、�
���� ������
� -� を

-� � 0�
#�

2��(�4

と定義すると、
������� ';!�
	��は

�(�
�3�

@ �(� A -�2��(�4

となる。ここで、� @ (��	�、	 @ -��	� と置くとこの式は

��
�3�

@ 	2��(.4

と書き換えられる。よって、

�23�4 @ �2�4 A
� 	�
�

	23 ��4�3 ��2��(�4

となるので、
������� ';!�
	��は

(�23�4�
	
� @ (�2�4�

� A

� 	�

�

�	
�

�-�23
�
�4�3

�
�

(�23�4 @ (�2�4�
�	� A

� 	�

�
���	��	

�

��-�23
�
�4�3

�
�2��((4

と解くことができる。

これだと見通しが良くないので、-� が一定値だと考えると、

(�23�4 @ (�2�4�
�	� A 2�� ��	� 4-�

@ -� A ��	� 2(�2�4� -�42��(�4

と書き換えられる。

5/��� 11! ����� 3� 
 �の極限

(�23�4 @ (�2�4 A 3�-�2��(-4

@ 3�-� 2�5(� 2�4 @ �42��(�4

��
���	
�は放射物体の光学的厚みに比例する。

5/��� 11 ����#� 3� � �の極限

(�23�4 @ -�2����4

��
���	
�は放射物体の光学的厚みによらず、一定。

-� @ � � ��������がない場合

(�23�4 @ (�2�4�
�	�2����4

普通の吸収の形。



���� 光子の熱力学と黒体放射 ��

��� 光子の熱力学と黒体放射

����� ���
	� ���	����

体積 �
 � �� � �� @ � の中を考えた場合、運動量空間での状態密度 6を求める。

627+4��7+ @

�
�

�

��
��
�

��
��
�

�
� ��+
�+��+�2����4

@ �
�

��
+��+I2����4

+ @ �	��なので、周波数空間で書き換えると

62	4�	 @ �
.��

��
	��	2���.4

となる。体積 � の中を .�方向を飛んでいる光子を合計しているので、単位体積 �� に単位立体角 �I辺り方向へ飛ぶ光

子密度 ��を求めるには � .�で割ってやり

���� �	�I @
62	4

� .�
�� �	�I2����4

@
�	�

��
�� �	�I2���(4

光子は *���)'	��
�	�統計なので、分布関数は

5��2�	4 @
�

�J�
�

�
���

�
� �

2����4

なので、エネルギー密度 ��2�,I4は

��2�,I4�� �	�I @ �	��5��2�	4�� �	�I2���-4

@
��	����

�J�2�	�
�� 4 � �
�� �	�I2����4

よって、熱輻射の場合の ����	�� ��
���	
�(� を �� 2� 4と書くと、

��2� 4�	 @ (� @ ��� @
��	����

�J�2�	�
�� 4� �
�	2��-�4

単位周波数ではなく、単位波長で書くと

��2� 4�� @
������


�J�2����
�� 4 � �
��2��-�4

となる。

) !1
�$��9
 �� ' :

�� の長波長側、または �	 
 
�� の近似を �����	>�)?���� %�&と呼ぶ。

���
� 2� 4 @

�	�

��

��2��-�4

となる。

;�
� ' :

�� の短波長側、または �	 � 
�� の近似をD	�� %�&と呼ぶ。

��
� 2� 4 @

��	�

��
�J�

���	


��

�
2��-�4

となる。
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図 ���/ 黒体輻射のスペクトル

����� �
�	���� � !�" ��� ������� #�
��
�


上で示した状態は熱平衡になっているので、この様な輻射場を持つ箱を薄い壁で �つ繋いでも、状態は変化しない。こ

の調子で薄い壁で隔てた箱を何個繋いでも同じことで、C�
	��� 
�	� 3� @�。
一方、C�
	��� 
�	� 3� @�の場合、(� @ -� であった。よって、熱平衡に達している場合には、

-� @ ��2� 42��-.4

0� @ #���2� 42��-�4

である。

温度が高くなると、放射係数は吸収係数に比べて � �で大きくなっていく。温度が高くなると、吸収に比べて放射が強く

なる。

ここで示した議論は、光子の輻射メカニズムによっていない。熱的な平衡状態になった場合には、プラズマからの熱制

動輻射、衝突電離輝線、固体からの輻射、たぶんシンクロトロンなど、放射メカニズムに関わらず熱的平衡にあれば成

り立つ。



���� 光子ガス ��

����� �����
$%���&��

 !�"

��2�,I4�	�I @
��	����

�J�2�	�
�� 4 � �
�	�I2��-(4

を周波数で積分する。

�2� 4 @

�
��2�,I4�	�I

@

�
��

�I

� �

�

��	����

�J�2�	�
�� 4� �
�	

@
-�

��
������

� �2��-�4

@ �� �2��>� ����42��--4

� @ ���(� ����
2��>� ������>��42��-�4

内部が黒体輻射をしている箱に単位面積の穴を開けた場合に出てくる全輻射は、


 2� 4 @

�
(� ��� ��I�	

@

�
��

��� �

�
��2� 4�	

@ �

�
��	����

�J�2�	�
�� 4 � �
�	

@
��

��
������

� �2����4

@ �� � @
��

.
� �2��>� ���������42����4

� @
��

.
@ ��(�� ���
2��>� �����������>��42����4

となる。

��� 光子ガス

����� 状態方程式と断熱指数

状態方程式

理想気体に対する状態方程式は

�� @ "
���� @
�

�
�2����4

である。一方、輻射が等方と仮定すると光子に対する状態方程式は、

��� @
�

�

�
(� ���

� ��I2���.4

@
�

�

�
*��	

�
���� ��I2����4

@
�

�

.�

�

�
*��	2���(4

@
�

�
� @

�

�
� �2����4

となる。
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断熱指数

2L ここの �!<�!<���
	�� は説明がいい加減なので、いずれ見直すこと L4

�- @ �の断熱変化させた時に、� と "が

� 
 "�2���-4

と表される時に、8 を断熱指数と呼ぶ。断熱指数を使って � と �の関係を書くと

� @ 28 � �4�2����4

となるので、上の状態方程式と比較し理想気体は 8 @ ���、光子気体は 8 @ .��となる。よって、断熱的に体積 � を変

化させた場合、

" 
 ���2�����4

� 
 "� 
 2��� 4�2�����4

� @ 28 � �4�2�����4

� 
 "� 
 2��� 4�2�����4

2����.4

なので、光子のエネルギー密度は

��� 
 � ���� 
 ���2�����4

である。物質の熱エネルギーの方は

�� 
 � �
�� 
 ��
2����(4

となる。しかし、静止エネルギーまで含めるとこの値はほとんど無視できる。

����� 輻射'物質のエネルギー密度

太陽

太陽表面での輻射エネルギー密度は

���2� 4 @ �� �2�����4

@ ���(� ����
 � (����2����-4

� ��2��>� ����42�����4

一方、ガス密度は � ��������なので、

��2� 4 @
�

�
"
��2�����4

@
�

�
���� � ���-� ����� � (���2�����4

� ��
2��>� ����42�����4

となる。

太陽中心での輻射エネルギー密度は

���2� 4 @ �� �2�����4

@ ���(� ����
 � 2���� ���4�2����.4

� .� ����2��>� ����42�����4
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一方、ガス密度は ���>� ���� @ (� ���
なので、

��2� 4 @
�

�
"
��2����(4

@
�

�
���
 � ���-� ����� � ���� ���2�����4

� �� ����2��>� ����42����-4

である。熱エネルギーという意味で、物質の方が大きく、さらに静止エネルギーも含めると全く問題にならない。

宇宙全体

宇宙背景放射は ���"なので、現在の輻射密度は

���2� 4 @ �� �2�����4

@ ���(� ����
� ����2�����4

� .� �����2��>� ����42�����4

� ����2�: ����42�����4

である。一方、物質の静止エネルギー密度は

��� � �� ����2��>� ����42�����4

� �� ���2�: ����42����.4

となり、物質が「優勢」な宇宙である。宇宙のスケールを �とすると、物質の静止エネルギー密度は ����� が保存され

る。一方、����
�が保存される。現在の値をそれぞれ ��、����、����とする。

現在の両者のエネルギー密度比は、

����

����
� ���2�����4

�
���
����

�
@

�
�

��

���
2����(4

�
���
����

�
@

�
�

��

���
2�����4 �

���
���

�
@

�
����

����

��
�

��

�
2����-4

となる。

よって、宇宙がもっと小さかった時、両者のエネルギー密度が等しかった時期が存在する。この時の値には &9という添

字を与えるとすると、 �
����

����

�
� ���,

�
���
���

�
��

@ �2�����4

から、 �
���
��

�
@

�
����

����

���
� ����2�����4

となる。 �
�

��

�
'

�
����
����

�
� ����, � ' ���2�����4
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なら、物質が優勢で、 �
�

��

�
�

�
����
����

�
� ����, � � ���2�����4

なら、輻射が優勢となる。

'	��
�	�)�� �	

��モデル 2M @ �、物質優勢4の場合、

� 
 )���2�����4

なので、両者が等しくなる時刻 )� は

)� @ 2�� ���4
���)�2����.4

� 2����4�������� � ���2��42�����4

となる。これは赤方偏移で言うと : � ����の時代である。これ以前では物質に対して輻射が優勢である。これ以前では、

輻射がどんどん優勢になる。よって、この �"輻射のエネルギー源は物質の質量エネルギーの一部解放というのでは不可

能。現在の理論では素粒子の統一理論が想定する真空状態の転位によるもので、その際のエネルギー差によって励起さ

れた黒体輻射の残光がこの放射の起源である、とされている。

輻射と物質のエネルギーが等しくなる時期の輻射の温度を求める。�
���
��

�
� ����2����(4

��
 
 ���2�����4

より、 �
��
���
��
��

�
� ����2����-4

となる。

��
 
 � �2�����4

なので、 �
���
��

�
@

�
��
���
��
��

����

� ���2���.�4

となる。�� @ ���2"4なので、

��� � �� ���2"42���.�4


���� � ��(2�:42���.�4

となる。

: � ����の後、さらに温度が下がり � � .���2"4程度になると今度は陽子と電子の再結合が起こり、水素原子となる。

この中性化の結果、自由電子はなくなり、� � ����2"4以降では、輻射と物質の相互作用は切れて光子の平均自由行程

が長くなり、宇宙が晴れ上がる。

��� 光学的に厚い大気からの輝線と吸収線

��(�� 温度構造が無い場合

傾いていても、*�	>�
����は一定値なので、同じ明るさの円盤が見えるだけ。



��.� 光学的に厚い大気からの輝線と吸収線 .�

��(�� 温度構造がある場合) 太陽の例

太陽の周辺減光

太陽は外側に行くほど温度が下がる構造を持っている。また、C�
	��� 7��
� 3� @ �に対応する物理距離 4� の大気の黒体

輻射を見ている。太陽の中心付近では実際に深さが物理距離 4� の場所の大気を観測しているが、周囲では太陽が球体で

あるため、太陽表面と観測者を結ぶ角度が垂直からずれるので、物理距離 4� より浅い場所の温度構造を見ることになる。

観測している波長での吸収係数 #� はわかっているものとすると、周辺減光を観測することで太陽表面での情報が得ら

れる。

もしも、周辺減光がほとんど見られなければ、物理距離 4� より浅い場所で温度構造がほとんどないことを意味するから、

太陽表面は深さ方向に等温なのか、それとも密度が非常に高いので 3� @ �に対応する物理距離 4�が非常に浅いことを意

味する。逆に、周辺減光が激しければ、温度構造が非常にきついか、密度が薄いことを意味する。

図 ���/ 太陽と月の写真。太陽には周辺減光が見えるが、月には見えない 2もっとも、月は太陽光の反射で光っているの

であまり良い例ではないが4。

図 ��./ 太陽の周辺減光を利用して大気モデル。

「吸収線」と呼ばれるもの

太陽の「吸収線」という言い方を一般的に行なうが、これは必ずしも正しくない。基本は C�
	��� 7��
� 3� @ �に対応

する物理距離 4� の大気の黒体輻射を見ている。他の周波数に比べ輝線の周波数 	�では吸収係数が大きいため、C�
	���

7��
� 3� @ �に対応する物理距離 4�が小さいので、深さが浅い場所を観測することになる。太陽表面大気は温度構造を

持ち、深さが浅くなるにつれて温度が下がる。よって、輝線 	�ではこの様に温度の低い浅い場所を見ていることになる。

いずれの周波数にしても太陽半径に比べて十分浅い場所を見ているとすると、観測者が見込む太陽の立体角を �I とす



.� 第 �章 輻射の物理の基礎とブラックボディ

ると

��

���)
@ ��2� 4�I2���.�4

となる。�� の形は輝線でもそうでなくても同じで、� が違うだけ。輝線の波長では � が低い場所を見ているので、その

��2� 4は、輝線の波長からずれた場所の ��2� 4よりも小さい 2�)?側もD�	�側も同じ4。よって、差を見ると吸収線の

様に見えるだけである。

��(�� 温度構造がある場合) �層モデル

コアと外層を持つ恒星を考える。コアと外層の温度をそれぞれ ��、�� とする。観測者から見てそれぞれ立体角 -�、

2-��-�4を持つ。これを周波数 	�とそれ以外 2	�で代表的に呼ぶ4で観測をする。	�の吸収係数は大きく、コア外層とも

に C�
	���� 
�	� であるのに対して、	�では外層は C�
	���� 
�	�で、コアは C�
	���� 
�	� であるとする。�� � ��、

�� @ ��、�� 
 �� の �つの場合に分け、さらに外層がコアに対して静止している場合と吹き出している場合に観測さ

れるスペクトルを考える。

図 ���/ コアと外層を持つ恒星大気のスペクトル。

�� � �� で吹き出しがある場合を � =�>�	 ������と呼ぶ。

��� アインシュタインの�係数と�係数

��*�� アインシュタイン係数の導入

+
,������ �- ��
<
��
���

'	��
�	�係数 ���、���、���を以下のように定義する。

�4 輻射と相互作用する二つの準位

輻射と相互作用している 2例えば4原子の �つの状態について、%���� �、%���� �があり、そのエネルギー差N� @ �	と

する。%���� �E �それぞれの状態数を 6�、6�、それぞれの準位の原子の数を "�、"�とする。



���� アインシュタインの 0係数と *係数 .�

�4 自然放出係数 ���2���
��4 /

��� @ 単位時間あたりに %���� �に居る原子が、�	の光子を放出し %���� �に落ちる確率。

�4 吸収係数 ���2��>�
������
� 3+4/

���*� @ 単位時間あたりに %���� �に居る原子が、�	の光子を吸収し %���� �に上がる確率。

.4 誘導放出係数 ���2��>�
������
� 3+4/

���*� @ 単位時間あたりに %���� �に居る原子が �	�の光子に誘導され、�	の光子を放出して %���� �に落ちる確率。

)
1 ����� 3
�:

� �����
�� ��
<
��
���

平衡状態であるなら、

"����*� @ "���� A "����*�2���..4

となる。*�について解くと、

*� @
�������

2"��"�42�������4 � �
2���.�4

となる。平衡に加えて、熱平衡状態を仮定すると、%���� �と %���� �の間は、

"�
"�

@
6� �J�2����
�� 4

6� �J�2����
�� 4
2���.(4

@
6� �J�2����
�� 4

6� �J�2�2�� A �	4�
�� 4
2���.�4

@
6�
6�

�J�2�	�
�� 42���.-4

となる。上記の式にこれを代入すると、

*� @
�������

26�����6����4 �J�2�	�
�� 4 � �
2���.�4

となる。熱平衡なのだから、この式の *� と次に示す ����� の式の �� は同じ形をしている。

��2� 4 @ (� @ ��� @
��	����

�J�2�	�
�� 4� �
2�����4

よって、

6���� @ 6����2�����4

��� @
��	�

��
���2�����4

となる。これを '	��
�	� の関係と呼ぶ。

この式を導く際には熱平衡を仮定したが、この関係の中には温度 � が入っていない。また、���、���、��� はミクロな

過程のみで決まっている。ミクロ過程は、系全体が熱平衡かどうかを気にしない。よって、この式自体は熱平衡とは関

係なく成立する。

一般的に、ある波長の光子に対して、吸収係数 ���が大きい物質は自動的にその光子に対する自然放出係数と誘導放出

係数は高いことになる。例えば、赤外線を吸収しやすい服は赤外線を放出しやすいと言うことで、逆も真。しかし、吸

収しやさは光子の波長依存性があるので、ある波長で吸収しやすいからと言って、別の波長での放出係数が高い、とい

うことではない。

この �つの係数の内、一つを決めれば自動的に後 �つの値も決まる。つまり、放出と吸収の素過程を計算する場合、一

番計算しやすい係数を具体的に計算し、残りはこの係数で計算する。
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��*�� 第 �量子化

7
の状態に居る光子が "� 個ある状態を �"� 'と書くと、生成消滅演算子 ���E �
�
��
を使って、吸収する確率と、生成する確

率を以下の通りに書ける。

� � "� � ������"� ' �� @ � � "� � ���"��"� � � ' �� @ "� � ���*�2�����4

� � "� A �������"� ' �� @ � � "� A ���"� A ��"� A � ' �� @ "� A �� ���*� A ���2����.4

吸収する確率は光子の数に比例する 2���4。一方で放射する確率は光子の数に比例する成分 2���4と、自然に放射される

成分 2���4の �つの成分が自然に出てくる。つまり、���� の式や '	��
�	�係数は量子論をきちんと反映されているこ

とが分かる。

��� 放射による伝熱

伝熱工学は、高温物体から低温物体へ伝えられる熱エネルギーの移動速度を明らかにすることが目的である。熱移動の

形態は熱伝導、対流熱伝達、放射伝熱に分類される。ここでは、放射による伝熱について考えてみる。

��+�� 伝熱工学の基礎

伝熱工学で用いられる記号と、上の ���	�
�	�� 
�������で用いられる記号は若干違うので、改めて記号の定義をして

おく。

放射率・吸収率

物体に入射した輻射が、その物体により吸収もしくは反射されると考える。相互作用せずそのまま通過するという「透

明」は考えない

その場合、物体表面に入射された微分フラックス 
�2��>� ���������3+��4に対し、単色吸収率 #� を定義し、吸収され

たエネルギー 
���は


��� @ #�
�2�����4

と書ける。

一方、物体表面に入射された微分フラックス 
�に対し、単色反射率 �� を定義し、反射されたエネルギー 
���は


��� @ ��
�2����(4

と書ける。


� @ 
��� A 
���2�����4

なので、

#� A �� @ �2����-4

となる。

=�������<>� 1 :

���	�
	�� 
�������のセクションで述べた "	���	��#$� ��&は、

0� @ #���2� 42�����4
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であった。��2� 4は黒体放射。伝熱工学の場合には、熱的な放射を基本とするので、両辺を ��2� 4で割って

0�
��2� 4

@ #�2���(�4

 � � 0�
��2� 4

@ #�2���(�4

とし、 � を単色放射率と呼ぶ。

この単色放射率と単色吸収率が等しいと言うことを、2伝熱工学で言う4 "	���	��#$� ��&と呼ぶ。

「黒体」と「灰色体」

 � @ #�は、黒体に関わらない全ての物体に成り立つ重要な結果である。しかし、元に戻って「黒体」とは何であろう。

この伝熱工学の言葉では、「黒体」とは全ての波長に渡り、

 � @ #� @  @ #� @ �2���(�4

であることを言う。全ての光を吸収する物体 2黒いので反射しない4ということである。ある周波数バンドに限れば黒体

に近い場合は、「ホニャララのバンドでは黒い」のような言い方をする。

また、全ての波長に渡り単色放射率と単色吸収率が等しいが、�でない、

 � @ #� @  @ #� �@ �2���(�4

の性質を持つ物体を「灰色体」と呼ぶ。

一般には全ての波長で「黒い」ような物体は存在せず、周波数依存性がある。

��+�� �つの黒体平板間の熱流

�から �へ及び、�から �への輻射による熱流は次のように書ける。

*�� @ 5��-���
�
�2���(.4

*�� @ 5��-���
�
�2���(�4

-�、-�は物体 �、�の面積を持つ平板、5��、5��は「形態系数」「放射結合係数」と呼ばれる幾何学的な関係を示す係数。

���	�
	�� 
�������のセクションで角度依存性の無い ����	�� ��
���	
�( @ (2I4 が通過する面積 - の平板から半球方向

に放射されるフラックス 
 は


 @ �(-2���((4

と書けたので、物体 �と �の距離を �とすると、5��は、

5���(-� @

�
��

�
��

(
�

��
��� .� ���.��.��.�2���(�4

5�� @
�

�-�

�
��

�
��

�

��
���.� ���.��.��.�2���(-4

同様に 5��は、

5�� @
�

�-�

�
��

�
��

�

��
��� .� ��� .��.��.�2���(�4

となる。.�は、物体 �の面素の法線に対する、相手の物体 �の面素への角度。.�も同様。

ここで ���	�
	�� 
�������の F=���
���� �� ����	�� ��
���	
� 0���> ���� 	� 8��� �����Gのセクションで示した通り、

5��-� @ 5��-� @ 
2�����4
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が成立する。よって、二つの物体間の正味の熱流は

;�� @ ;��� @ *�� � *��2�����4

@ 
�2� �
� � � �

� 42�����4

となる。

ここでは物体は平板と考えたが、それ以外の形の物体の場合も同様に考えれば良い。

��+�� 温度変化) 電気との等価回路

;�� @ 
�2� �
� � � �

� 42�����4

は、

; / 電流


� / 抵抗

� � / 電圧

<2熱容量4 / コンデンサー

と考えると、電気と等価回路と考えることができる。よって、物体の温度変化は

<�
���
�)

@ ;�� @ 
�2� �
� � � �

� 42����.4

<�
���
�)

@ ;�� @ 
�2� �
� � � �

� 42�����4

と書ける。

��+�( �枚の黒体並行平板の間に並行平板を �枚挿入する

簡単のために面積 - の並行平板とし、5 は忘れることにする。

�枚の黒体並行平板

温度 ��、��2�� ' ��4の黒体の面積 -の並行平板の物体 �と物体 � を考える。この場合、物体 �から �へ流れる熱流 ;

は

;�� @ -�2� �
� � � �

� 42����(4

となる。

黒体平衡平板を �枚はさむ

物体 �と物体 �の温度はそのままに、物体 �をはさむ。物体 �から物体 �への熱流を ;��、物体 �から物体 �への熱流

を ;��とすると、平衡状態であるのでこの両者は等しく、さらに、結局の所物体 �から物体 � への熱流と等しくなり、

;�
�� @ ;�� @ ;��2�����4

と表される。よって、物体 �の温度 ��は

;�
�� @ ;�� @ -�2� �

� � � �
� 4 @ ;�� @ -�2� �

� � � �
� 42����-4



��(� 放射による伝熱 .�

を満たす値に落ち着くことになる。これを解くと、

� �
� @

�

�
2� �

� A � �
� 42�����4

;�
�� @ -

�

�
�2� �

� � � �
� 42���-�4

@
�

�
;��2���-�4

となる。つまり、一枚黒体を挿入することにより、熱流を半分にすることが可能になる。

反射平板を �枚はさむ

今度は、黒体並行平板物体 �の代わりに、反射並行平板の物体 .をはさむ。

この場合は、物体 �から物体 .に放射した輻射は全て反射され、物体 �に戻ってくる。一方、物体 .の反射係数が �で

あるということは、吸収係数が �である。すなわち、物体 .の放射係数は �であり、放射しないことになる。

よって物体 �について、放射する輻射と入射する

*�� @ -�� �
� �  � @ �2�  � @ �42���-�4

*�� @ -�� �
� �  � @ �2�  � @ �42���-�4

;�� @ *�� � *�� @ �2���-.4

となる。物体 .と物体 �の間についても同じ事が成り立ち、

;�� @ *�� � *�� @ �2���-�4

よって、

;��
�� @ �2���-(4

となり、熱流が �となる。

��+�* 灰色物体間の熱輸送

黒体の代わりに、それぞれ灰色並行平板の物体 �、物体 �を向かい合わせる。放射係数は  �、 �とする。

物体 �を出発した輻射  �-�
�
� は、まず最初に物体 �に入射すると、その内  �2@ #�4のみを吸収し、残りの ��  �は反

射し、物体 �へ戻す。物体 �はそのうち、 �2@ #�4のみを吸収し、残りを残りの ��  � は反射し、再び物体 �に入射さ

せる����と考えると、物体 �から物体 �への方向への熱流は、

*�� @  �2 �-��
�
� 4 A  �2��  �42��  �42 �-��

�
� 4 A ���2���-�4

@  �2 �-��
�
� 4

��
�!�

O2��  �42� �  �4P
�2���--4

@
-�� �

�
�
��

A �
��
� �

2���-�4

となる。*��も同様に考えると、正味の熱量は、

;�� @ *�� � *��2�����4

@
-�2� �

� � � �
� 4

�
��

A �
��
� �

2�����4

となる。
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黒体の場合

 � @  � @ �であり、上で示した場合と同じ答となる 2当たり前4。

完全反射の場合

完全反射というのは、物体 �、�共に両者が  � @  � @ �の場合である。この場合、;�� @ �となる。

��+�+ 熱制御の原則

以上からわかるとおり、二つの物体を置いた場合、最も熱流が大きくなるのは物体黒体としむき出しに向かい合わせる

ことである。現実場面では、結合係数も効くので、お互いが大きな面積を見せ合う。一方、熱流を減らすためには、ま

ず黒体を一枚挟むことである。一枚より二枚の方が良い。さらに良いのは、反射体を挟むことである。同じように、挟

まないまでも物体の表面を反射体にすることで、同じ効果を得ることができる。

衛星内部の設計ではこの原則で作られている 2図 ��(4。衛星全体の温度を常温とすると、この温度に近い値にしたいコン

ポーネントは、できるだけ熱的に結合させるために、表面を赤外線に対し黒く塗装し、黒体に見せることにする。一方、

衛星全体とは違う温度にしたい場合、例えば ==7カメラのように冷却したい場合は、回りからの熱輻射を受けないよう

にする必要がある。アルミの地を出したり、金テープを張る、金メッキをするなどして反射体とし、熱的に結合を切る。

1��の様に極めて厳重に熱的に切るためには、コンポーネント全体を反射体とすると共に、�%�2�!�
	 %���� ���!��
��4

と呼ばれるフィルムを巻く。これは、両面をアルミ面にしたアルミナイズドマイラを、メッシュを挟んで何枚も重ねた

ものである 2図 ���及び現物4。アルミ面は赤外で反射体であり、それを何枚も重ねることで、熱的に切る。メッシュを挟

むのはアルミナイズドマイラがお互いに接触しないためで、これは当然熱伝導による熱流を防ぐためである。

日常生活でも、最新の防寒具や携帯クーラがアルミ面をしているのはこのためである。

図 ��(/ 「あすか」衛星のベースプレート。常温に保ちたい 5��は黒く塗装することで、黒体に近付け、冷却をしたい

���や �

は �%�を巻き、熱的な結合を切っていることがわかる。
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図 ���/ �!�
	 %���� ���!��
��。両面が表の様にアルミコーティングされたフィルムが、裏面に見えるメッシュに挟まれ、

数層に重ねられている。

��+�, 地球における太陽輻射による熱流入と黒体輻射の平衡

地球は太陽の輻射を受けて加熱され、自身の黒体輻射により冷却する。その平衡状態を解いて、地球の温度を求める。

太陽の半径と表面温度は

�� @ �� ����2��42�����4

�� @ (���2"42�����4

であるので、太陽の光度は

�� @ �� �.���
�2����.4

@ .� ����2��>� �����42�����4

である。地球と太陽の距離は

� @ �09 @ ���� ����2��42����(4

である。地球の半径は

�� @ (� ���2��42�����4

なので、単位時間に地球が受けるエネルギーは�
�;

�)

�
�

@
����
.���

�� @ ��(� ����2��>� �����42����-4

となる。これが地球表面で再熱化され黒体放射となり、その輻射と釣り合う。地球の表面温度を 2昼側も夜側共に4��と
すると、太陽から地球への熱流入と地球から放射される黒体輻射量の釣り合いの式は、

�� @ �� �
�.��

�
�2�����4

@

�
�;

�)

�
�
@ ��(� ����2��>� �����42�����4

となる。これを解くと

�� @ ��-2"4 @ �Æ=2�����4

となる。
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��+�- ビニールハウスと地球温暖化

ビニールも二酸化炭素も可視光には透明だが、赤外では不透明。すなわち放射係数が �ではない。よって、(���"の可

視光を受け地球地表が温められ、���"に再熱化され、赤外線で熱放射する。しかし、地表の上に赤外で灰色体の二酸化

炭素がかぶさっているために、効率良く熱放射をすることができない。ガラスも同じであり、車も同じこと。

��+�. 人工衛星の熱制御

人工衛星は、太陽電池を大きく広げ太陽エネルギーを受けて、そのエネルギーを衛星内部に輸送した上で消費している。

よって、太陽からの可視光を遮断し、自らの発熱を放射する必要がある。よって、アルミフィルムをポリイミド 2カプト

ン4でサンドイッチした構造のフィルムを取り付ける。

ポリイミドは可視光には透明なので、そのまま通過させその下にあるアルミフィルムによって反射される。一方、赤外

波長ではポリイミドは黒い。よって、フィルム全体で見ると、可視光には放射吸収係数が低く、赤外線には放射吸収係

数が高い。

その結果、太陽からの可視光線は遮断し、熱流入を妨げている。一方、衛星内部の熱は、赤外線として衛星から効率良

く放射される。その結果、衛星の本体は全体として、太陽電池パドルから運ばれたエネルギーを外へ熱を放出している

ことになる。フィルムの衛星内部の面もポリイミドとし、衛星の各コンポーネントからの赤外輻射を効率良く受けとる。

地球からの赤外線輻射は、衛星の温度と同じなので衛星としてはいかんともし難い。太陽電池が受けるエネルギー以外

の熱流入としては、この地球からのアルベドが最も大きい。
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��� ビルアル定理

重力で束縛された系での、時間平均された重力エネルギーの総和と時間平均された運動エネルギーの簡単な関係。

(���� 一般の場合

質点の位置、系の重力エネルギーを

7��, 7��, 7��, ���7��, ���2.��4

I27��, 7��, 7��, ���7��, ���42.��4

とする。運動エネルギーの総和 =は

= @
�

�

�
�

���
�
�2.��4

と書ける。運動方程式は

�� Q7�� @ �>I

>7��
2.�.4

と書ける。

ここで、重力エネルギーが �
�

>I

>7��
7�� @ #I2.��4

である、という系を仮定する 2#次の同次式4。ケプラー運動であれば、# @ �� この系の場合、運動方程式を積分しなく
ても、解ける。

運動方程式の両辺に 7��を掛けて
�
�を取ると、Iは #の同次式なので�

�

�� Q7�� � 7�� @ �
�
�

>I

>7��
� 7�� @ �#I2.�(4

となる。両辺の時間平均を取ると、

�# � I '@ �# �	�
���

�

�

� �

�

I�) @ �	�
���

�

�

� �
�

�
�

�� Q7�� � 7���)2.��4

@ �	�
���

�

�

�
�

��

	
O7�� � 7��P�� �

� �
�

��� �)



2.�-4

となる。ここで、粒子は束縛されていて無限大には行かないとすると、O7�� � 7��P�� は有限値なので、�	����の極限を取
ると消える。

よって、

�# � I '@ �
�
�

� ���
�
� '@ �� � = '2.��4

� = '@
#

�
� I '2.���4

となる。
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(���� 中心星による重力場がドミナントの場合

重力エネルギーは、

I @ �
�
�

!
���
��

2.���4

>I

>7��
@ !

���
���

7��2.���4

>I

>7��
� 7�� @ !

���
��

2.���4

となるので、

�
�

>I

>7��
� 7�� @

�
�

!
���
��

@ �� �I2.��.4

2.���4

となる。よって、

# @ ��2.��(4

である。

よって、

� = '@ ��

�
� I '2.���4

となる。粒子は �個でも良い訳で、その場合ケプラー運動を考えると、運動エネルギーと重力エネルギーはこの関係に

なっている。また、

� = ' A � I '@ ��

�
� I ' A � I '@

�

�
� I '� �2.��-4

であり、束縛されている。

(���� 自己重力系の場合

�番目の粒子に対する運動方程式は、

�� Q7�� @
�
� �!�

!����27�� � 7��4

��� � ����2.���4

となるので、両辺に ��をかけ、
�
�を取ると、

��2��� 4

�)�
@ �

�
7�� � Q7�� A ���

�
2.���4

7�� � Q7�� @
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��2��� 4

�)�
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なので、
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となる。長時間平均を取ると

�
��

�)�

�
�

���
�
�

�
'� �2.���4

となるので、

�
�

�

�
�

���
�
� ' @ �

�

�

�
�

�
� �!�

!����
�7�� � 7��� '2.��(4

� = ' @ ��

�
� I '2.���4

となる。

結局、自己重力系の場合も、中心に重い星がある場合も同じになる。これはまぁ考えてみれば当たり前で、�つの星の自

己重力系を考えた場合に、運動エネルギーは両方にばらけているのに対し、中心に重い星がある場合はは軽い星がほと

んど担う。重力エネルギーは両方ともちゃんと数えられているので、自己重力系で中心に重い星があった場合の極限を

計算しているだけである。

(���( 一様な密度分布を持つ粒子系

球対称分布、半径 �、総質量� の粒子系があった場合の重力エネルギーは

I @ ��

�

!��

�
2.��-4

となる。ビルアル定理を考えると、

= @
�

��

!��

�
2.���4

となる。

この粒子を分光観測して視線速度 ���を求めることができたとする。この場合、�次元的な速度は �� @ �����となるので、

= @
�

�
��� @

�

�
����2.���4

となる。よって、

� @ �
�����

!
2.���4

となる。

(���* 流体的な取り扱い

星の中心から半径 �に対する関数として圧力 �、密度 �、温度 � を考え、半径 �までに含まれる質量�� を以下のよう

に定義する。

��2�4 @

� �
�
.������2.���4

���

��
@ .����2.���4

この星の半径を �、質量を� とし、これに以下の境界条件を課する。

� @ � � �� @ �2.��.4

� @ � � �� @ �,� @ �2.���4
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この時、力学平衡は
��

��
@ �!

���

��
2.��(4

と表せる。この両辺に .���を掛けて体積積分を行なうと、
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��
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となる。ここで、単位質量あたりの内部エネルギーを �とすると、単位体積あたりの内部エネルギーは ��となるので、

� @ 28 � �4��2.�.�4

となる。よって、先ほどの式は

� @ ��
� �
�

.���28 � �4���� A !

� �
�

��

�
���2.�.�4

2� .������ @ ���42.�..4
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� �
�
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�
���2.�.�4

2� I @ �!

� �
�

��

�
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@ ��28 � �4% � I2.�.�4

となり、

I @ ��28 � �4%2.�.-4

となる。理想気体では、8 @ 

� なので、

I @ ��%2.�.�4

� @ % A I @
�

�
I @ �% � �2.���4

となる。

(���+ 負の比熱

自己重力系でもそうで無い系でも構わないが、

� @ = A I @ �= � �2.���4

�� � @ % A I @ �%2.���4

= @ �2.���4

= / I / � @ � / �� / ��2.��.4

� � � = �,I ��2.���4

なので、全エネルギーから輻射などによりエネルギーを抜くと、逆に運動エネルギーまたは内部エネルギーは上昇して

しまう。つまり、常識とは逆にエネルギーを抜くと温度が上昇することになる。

原始星では、輻射によりエネルギーを失い収縮することで逆に中心核の温度は上昇し、最終的には熱核反応がはじまる

のは、これが原理。
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��� 光学的に厚い降着円盤

(���� ブラックホールによって得られるエネルギーと角運動量の役割

���&��+���	�のブラックホールを考える場合、���&��+���	��半径は

�� @ �
!�

��
2.��(4

と与えられる。無限遠からプロトンを落し得られるエネルギーは、

!
���

�
@ !

���

��
@

�

�
���

� � �

�
��-��:2.���4

で、一定となる。これは、ブラックホールの質量に関わらず、静止質量の半分がエネルギーとして出力することができ

ることを意味している 2これは覚えておくと良い4。

もしも、�� まで落ちてそこで全てのエネルギーを解放するとすると、温度は数百��:になるのだが、ブラックホール

近傍からのその様なエミッションは観測されていない。

物質がブラックホールに落ちる際、��の所で一度にエネルギーを解放するのではなく、少しずつ解放するためである。完

全に角運動量を �にして、ブラックホールに落ちることは現実的にはあり得ず、その場合降着円盤というものを作る。

降着円盤には、「標準ディスク」と呼ばれる光学的に厚く幾何学的に薄い円盤が有名である。最近、もう一つの標準モデ

ルとして「アドベクション優勢ディスクモデル 207084」が注目されている。0708は後で簡単に紹介する。

物質を中心の星に落す場合、角運動量 �で落ちることはまずあり得ない。たとえば、中性子星表面でケプラー運動する

場合、半径 �� �で光速の ��H 程度で回転している。これは太陽半径の距離離れた場所で速度 � . ���でケプラー運

動するのと同じ角運動量を持つ。

角運動量は、降着円盤の場合には、隣り合うリングとの粘性により内側から外側へ角運動量が運ばれると考えられてい

る。しかし、全ての角運動量が外へ運ばれる訳ではなく、一部は中心星へ持ち込まれる。これはケプラー運動をしながら

落ち込むのであるから当たり前である。この時の回転速度と中心星の回転速度の関係から、中心星がスピンアップした

り、スピンダウンしたりする。また、056や最近では近傍のブラックホール候補天体でジェットが観測されている。こ

れは、この角運動量によって生じているのかも知れない。

(���� 光学的に厚く幾何学的に薄い標準ディスクモデル

中心星 2まだブラックホールとは限らない4の質量を � とし、そこに質量 � の粒子を半径 �でケプラー運動させる。

この場合の重力エネルギー I、運動エネルギー= とそれを合わせた全エネルギー �は、ビルアル定理を考えると

I @ �!
� �

�
2.��-4

= @ ��

�
I2.���4

� @
�

�
I � �2.�(�4

となる。半径を �から � AN�に変更すると、全エネルギーは

N� @
�

�
NI @

�

�
!
� �

��
N�2.�(�4

となる。今、物質が内側に落ちていると言うことは N� � �であり、全エネルギーは減ることになる。これにより解放さ

れたエネルギーは言うまでもなく輻射として放出されている。光学的に厚く幾何学的に薄い円盤を仮定し、この輻射の

スペクトルを求めてみる。

図 .��のハッチングした場所の運動エネルギーは、ケプラー運動の成分と熱エネルギ－の �つに分けられるが、ケプラー

運動の方がドミナントと仮定する。でなければ、膨らんでしまう。また、ディスクからの放射は全て光学的に厚いと仮

定する。しかし、あくまでもこれは仮定なので、実際に解いてみてその仮定が正しかったどうかを判定する必要がある

が、この授業ではそこまでやるのは大変なのでそれは行なわない。
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図 .��/ 標準モデルの模式図。

ハッチングした場所の質量 �!は

�! @ ����4�2.�(�4

と表せる。外から、外の都合で質量降着率 Q� の割合でガスが落ちてきているとすると、質量保存則より

<?"1) @ Q� @ ������� @
�!��
4

2.�(�4

�! @
Q�4

��
2.�(.4

となる。ハッチングした場所の重力エネルギーは � � �! とすると、

I! @ �!
� �!

�
2.�(�4

である。ここで、ハッチングした場所が N� @ ���N) � �ほど落ちたとすると、ビルアル定理より

N�! @
�

�
NI! @
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� �!

��
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�
!
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Q�4

����
N� @ ��

�
!
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Q�4

��
N) � �2.�((4

となる。これを N)の間に輻射として放射しなければならないので、ハッチングした場所の光度を N�! とし、さらに光

学的に厚い黒体輻射を仮定すると、

N�! @ �N�!
N)

@ �� �2�4 � ���4 � �2.�(�4

となる。最後の �はディスクの表と裏を合わせたため。これより、
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となる。

質量降着率が高くなると、全体的に温度が一様に上昇する。半径が大きくなると ��
�

� で温度が下がる。外からこれを観

測すると、ディスクの各場所の温度が重ね合わさったスペクトルに見える。1線光度は真上から見た時の値であり、斜

めから見ると ���2�4の割合で暗く見える。このことを「ディスクブラックボディ」とか「マルチカラーブラックボディ」

などという言葉で呼ぶ。ディスクで最も温度の高い場所はもちろんディスクの最内縁 ���だが、それはシステムによって

違う。
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図 .��は 9�!�!衛星によって検出された 1線星の分布を銀河座標系で書いたもの。明らかに銀河中心方向にコンセント

レーションがある。よって、これらの星は 2�4 銀河系に関係した星、 2�4 銀河中心領域に存在する 2距離� �� ��4、2�4

種族 ��に属する古い星である。また、少数はディスク、つまり種族 �に属する新しい系である。

銀河中心方向に大量に存在する 1線星の多くは「%�& ���� 1)��� *	����」と呼ばれており、磁場の弱い中性子星と晩

期型星の連星である。晩期型星は進化しており、大気が %���� %�<�を満たしてしまったためラグランジェポイントから

質量が流れ出して中性子星に降りつもり、その時に解放される重力エネルギーを輻射として 1線で放出している。

中性子星が誕生するには超新星爆発を経る必要があるが、それに連星の相手の星は耐えることができないとされている。

ということは、超新星爆発を起こした時点では連星ではなく、中性子星になった後連星系が形成されたことになる。中

性子星が誕生した後、銀河間空間をさまよう間に恒星をキャプチャーし、それが現在観測されている連星になったと考

えられている。

図 .��/ 9�!�!衛星で得られた全天の明るい 1線天体の分布。銀河座標を取っている。銀河中心方向に明るい 1線天体

が集中していることがわかる。
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(���( 中性子星の場合

中性子星の場合は、降着円盤の内側の端 ���は中性子星の表面になる。中性子星の表面に達した時の重力エネルギーを

I�とすると、��
�I�をそれまでのディスクで放射し、残った ��

�I�はケプラー運動として保持している。これが中性子

星表面にぶつかり、中性子星表面で放射されることになる。

結局、

�"#$% @ �$&�'()�2.���4
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となる。5 は中性子星の表面の内光っている領域の割合。

観測的には、常に ���� ��で見ているとは限らないので、	���	��
	��を �とし、観測的に得られる 1線光度と内縁半径

を ��"#$%、��#, とすると

��"#$% @ �"#$% ��� �2.��.4

��#, @ �#,2��� �4
���2.���4

となる。



.��� 光学的に厚い降着円盤 ��

図 .��/ 「てんま」で得られた %�1*のスペクトルと 7	� **A**モデル。
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図 .�./ 「てんま」で得られた %�1�のスペクトルを 7	� **A**モデルで分解した場合のパラメータの時間変化。��

は **の半径で、��#,はディスクブラックボディの内縁半径。

図 .�.で �� � ��#, であること、1線光度によらず �#,が一定であることに注意する。理論的な中性子星の半径は � �� �。

質量は典型的に � ��.��であり、色々なモデルを考えても � � ���である。��.��の場合、�� @ . �である。次の

章で示す安定な円軌道の限界である �倍の ���&��+��	��半径は ��� � �� �である。どちらの値を採用しても、� �� �

であり、観測の ��#, とほぼ一致する。以上の事実から、このモデルの正当性が主張される。
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図 .��/ 静止質量が �でない粒子の ���&��+���	��ブラックホール 2質量�4での有効ポテンシャル。R�は単位質量あたり

のエネルギー。安定な軌道を取ることができるのは �倍の ���&��
+���	��半径 ��� @ (!����の所まで。それよりも内

側では安定な軌道が取れない。

(���� ブラックホール標準円盤の内縁温度と光度

前の章から ���&��
+���	��ブラックホールの場合の安定な最も内側の軌道は � 倍の ���&��
+���	��半径 ��� @ (!����

であることがわかった。つまり、標準降着円盤を考える場合、その内縁 �#,は

�#, @ ��� @ (!
�

��
2.�-�4

となる。標準円盤モデルの場合、ガスはほとんど円運動をしながら少しずつ中心に近付くが、���に到達した途端に、熱

エネルギー、角運動量を保持したままブラックホールに落ちる。
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標準降着円盤の内縁の温度 �#,は次のように書ける。

�#, @
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となる。

次に光度を求める。

恒星の場合のエネルギー源は中心核での核融合反応であったが、ブラックホールや中性子連星の場合は、相手の星から

供給されるガスの重力エネルギーの解放である。これまで述べた 1線星が光るための、質量降着率 Q� を考えよう。

解放された重力エネルギーが輻射に転化されたと考えると、

� @ Q�
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と書ける。Aは、静止質量に対する輻射への転換効率である。

���&��+���	�のブラックホールを考える場合、���&��+���	��半径は

�� @ �
!�

��
2.���4

と与えられる。前の章で、ブラックホールの場合、無限遠から ���&��+���	�� 半径まで落した場合の重力エネルギーが全

て解放された場合には、無限遠からプロトンを落し得られるエネルギーは、
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で一定となり、これは、ブラックホールの質量に関わらず、静止質量の半分がエネルギーとして出力することができるこ

とを示した。

しかし、現実には降着円盤を形成し、安定な内縁軌道半径が

��� @ (
!�

��
2.��.4

であること、さらにケプラー運動していることから、力学エネルギーを持ったままブラックホールに落ち込む。ビルア

ル定理は

I @ �!
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なので、���に落ちるまでに解放される重力エネルギーのうち、輻射として放出されるエネルギーは
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となる。よって、光度はブラックホールの質量に関係なく質量降着率で一意に決まりる。Aの値は

A � ��H2.���4

となる。

ここで注意すべきは以下の通りである。まず、中性子星の場合は解放される全重力エネルギーの内、半分が降着円盤で、

残りの半分は中性子星表面で放射されたが、ブラックホールの場合は、表面がなく、降着円盤のみとなる。
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次に、質量降着率が同じ場合、ブラックホール質量が上がると逆に温度は下がることになる。実際、恒星質量ブラック

ホールの降着円盤からのブラックボディ輻射は 1線領域に来るのに対し、セイファート銀河など 056では、紫外線領

域に来る 2*	> *�!� *!��4。

ブラックホールまでの距離が分かっていた場合、観測量であるフラックスから光度を求めることができる。ブラックホー

ルの標準円盤を仮定する場合、光度が分かれば、質量降着率 Q� となる。スペクトル観測から円盤内縁の温度 �#,は分か

る。よって、内縁温度の式からブラックホール質量を求めることができる。

もちろん、これは標準円盤が形成されており、輻射の大半が標準円盤からのブラックボディで放射されている場合に成

り立つ式である。銀河系内の恒星質量ブラックホールの 3	>� �
�
�はこの状態にあるが %�& �
�
�は非熱的成分が卓越

するので、以上の議論は適用できない。また、056も同じく非熱的成分が非常に強く、さらに一部の 056ではビーミ

ングという問題があるので、やはり以上の議論は簡単には適用できない。

(���( 恒星質量ブラックホール 0������� ���� %��	� 1���2のスペクトル

我々の銀河系とマゼラン星雲で見つかっているブラックホールは以下の表 .��の通りである。
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誰もがブラックホール �候補�連星と認める天体
位置 �����分点�

質量 赤経 赤緯 銀経 銀緯 距離
�� �� �� �� �� �� �� ��	 ��	 
��


�線新星�
�������� � ��� �� �� ���� ��� �� �� ������ ������ ����
�������� ����� �� � � ��� �� �� ���� ��� �� �� ������ ����� ��� � ���
!"�������� �#$ �%&� �� ��� �� �� ����� ��� �� ���� ����� ����� ���
!"������� �!'"�������� � � �� �� ����� ��� �� ���� ������ ����� ���
(������� ������ )��� � � �� �� ���� ��� �� �� ������ ���� �
!"�������� ����� *+	� �� ���� �� �� ����� ��� �� ���� ����� ����� ���
�,������� ��� � ��� �� �� ���� ��� �� �� ������ ���� ���
�������� ������ "��� ����� ���� �� �� ����� ��� �� ���� ������ ���� ���

�線で定常的に光っている天体�
-�* ��� � � �� �� ���� ��� �� �� ������ ������ �� �-�*�
-�* ��� � ��.� �� �� ���� ��� �� �� ������ ������ �� �-�*�
*+	 ��� � ���� �� �� �� ������� ��� �� ������ ����� ���� ���

�線での特徴が似ているのでブラックホール連星に入れる場合がある
位置 �����分点�

質量 赤経 赤緯 銀経 銀緯 距離
�� �� �� �� �� �� �� ��	 ��	 
��


�線新星�
!������ ����� �/0� �� �� ���� ��� �� �� ������ ����� �
*� ��� ����� *� � � �� ���� ��� �� �� ������ ������ ���

表 .��/ ブラックホール連星のリストとその質量に関する参考文献/ 
��� � ��� ��	<�+� 	 0�00 �.E (�� 2���(4E

���	����� �
 ��� 0�? .��E ��( 2���(4E C���+ �
 ��� 0�? .��E ��� 2���-4E =������ 	� F*��� 3���� 	� *	���	�� ���

5����
	� 6!���	G ���- 2����4

ここで言うブラックホールの定義は以下の通り。まず相手の星が �7されており、その運動学より���の値が決まって

いる必要がある。次に、その質量が中性子星の理論的な限界である � � ���よりも大きい必要がある。そういうのを調
べてみると、ブラックホール連星には 1線新星が多い。

また、「1線での特徴が似ているので���」というのは、コンパクト星の質量は良く分からんが、時間変動とかスペクトル

とかの様子がブラックホール候補天体に良くにているために、ブラックホールじゃないかなぁ、と思っている、という

訳である。
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「ぎんが」衛星で得られた %�1*とブラックホール候補天体のスペクトルを示す。

図 .�-/ 明るい時の中性子星連星 2%�1*4の 1線スペクトル。

図 .��/ 明るい時のブラックホール 2候補4連星の 1線スペクトル。

図 .�-と図 .��を比較すると、ブラックホール候補連星の方が一般的にソフトであることがわかる。ブラックホール候補

天体ではハードテールが見えており、暗い時はこの成分が卓越する 2���
 �
�
� @ 3	>� �
�
�E 3��� �
�
� @ %�& �
�
�4。

これは中性子星連星でも同様。しかしこの起源は良く分かっていない。

(���* 345の場合

我々の銀河系を含む、ほとんどの銀河の中心には ��� � �����の質量を持つブラックホールが存在する。もちろん質量

降着がなければ、見えない訳で、実際我々の銀河系や���はそのために暗いのだと考えられている。



(- 第 .章 降着円盤とビルアル定理

で、それなりに明るいのが ������
銀河。���では光～1線に掛けて盛り上がりがあり、これを *	> *�!� *!��と呼ん

だりする。これが降着円盤だと考えられている 2図 .���4。

図 .���/ *	> �	�
!�� �� ������
 5���J�。

��� 角運動量の輸送

ガスがブラックホールや中性子星に落ち込む時にエネルギーを輻射で失うが、同時に角運動量も失う必要がある。降着

円盤の場合には、隣り合うリングとの粘性により、内側から外側へ角運動量が運ばれると考えられている。粘性の値や

起源は良く分かっていないが、しばしば # :	����	
�というのが仮定される。これは、粘性によるトルクが圧力に比例す

るというもの。

5# @ #�2.����4

# �� �2.����4

しかし、全ての角運動量が外へ運ばれる訳ではなく、一部は中心星へ持ち込まれる。これはケプラー運動をしながら落

ち込むのであるから当たり前である。中心星に落ち込むガスの内、�のみが中心星に降着し、残りの 2�� �4が外へ逃げ

るとするとその量は

Q� @ � Q� 2!��4
�

�2.����4

となる。この時の回転速度と中心星の回転速度の関係から、中心星がスピンアップしたり、スピンダウンしたりする。ま

た、056や最近では近傍のブラックホール候補天体でジェットが観測されている。これは、この角運動量によって生じ

ているのかも知れない。

��� ����

最近、アドベクション 2移流4優勢ディスクモデル 207084というものがしきりに議論されている 2図 .���4。

標準モデルでは、解放される重力エネルギーは、粘性の働きにより熱エネルギ－に転化されるが、そのエネルギーは効

率良く輻射の形でディスクから放射される。すなわち、粘性加熱と輻射冷却とのバランスで熱構造が決定できる。ディ

スクの温度による熱エネルギ－は、運動エネルギーに比べて十分冷えることができる。そのため、ディスクは幾何学的
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に薄くなる。アクリーションの時間スケールは粘性の働きによってガスの角運動量を抜き取る時間スケールで決まるが、

粘性が小さいために、その時間スケールは自由落下時間に比べて十分長くなる。

一方0708は光学的に薄いディスクで、輻射を出す効率が極めて悪い場合の定常解である。ガスの粘性はほぼ温度に比

例するので、ガス温度が一旦上昇し粘性が高くなると角運動量を効率良く抜き取ることが可能となる。一方、温度が一

旦上昇すると幾何学的にディスクがふくれてしまい、ガスの密度が下がる。その結果、輻射効率は悪くなり、さらにガ

スの温度が上昇することになり、やがてどこかで落ち着く。またガスの温度が高いため、高エネルギー放射が可能にな

る。ディスクは大局的には熱的に安定であるが、波長の短い摂動に対しては熱不安定であり激しい時間変動を起こす。詳

しいシミュレーションではこの摂動は最初の形を保ったまま、中心に落ちていく。解放された重力エネルギーのほとん

どは、熱エネルギ－の形でガスが持ったまま自由落下時間程度で、中心星へ持ち込むことになる。056や %�1*では、

硬 1線、ガンマ線成分が観測されるが、この 0708によって放射されていると考える説が有力である。

0708は ���	�
	�� ����	�>より �����
	�� 
��� 2
 ��1���4が上回っておきるもの。一般相対論とは無関係で、ニュー

トンでも相対論でも、どちらでもおきる。0708はもともと比較的大きな角運動量をもってたとしても、高温で角運動

量ぬきとりの効率が大きいため 2粘性はほぼ温度に比例する4、角運動量はすぐなくなって �����	��� �����
	�� に似たよ

うな状況が実現する。言い換えると、連星系 ����� ��<� ����S�& のような場合でも実現するが、�����	��� �����
	�� は

おきない。

図 .���/ �つの標準ディスクモデルの比較 2嶺重T加藤4。

��� 自己重力系と負の比熱

ここは、本当はビルアル定理の熱力学バージョンを導入してやりたいが、とても時間がないので残念ながらスキップし

ます。
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��� 動く粒子による放射

*���� 直観的理解

光は所詮、視線方向に垂直に時間変動する電場のことである。それはどのように出るのか、直観的に説明する。

*���� !����� � 6������

動く粒子が作る電場、磁場は、7"を粒子と観測者間の単位ベクトル、�を両者の距離とすると次のように書ける。
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�
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電場、磁場の第一項は距離に �乗で落ちる。これは静電場、静磁場の項である。これに対し第二項は �乗なので減衰せ

ず無限遠に到達できる。これが放射の項である。放射の項のみを取り出すと、

7��("27�, )4 @
9
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�
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� Q7�
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�
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となる。さらに、粒子の速度が光速よりも十分遅く � 
 �、2� �とすると、

7��("27�, )4 @
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���
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2��(4
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���
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2���4

となる。この式の特徴は 2�4 粒子は加速度運動をしている必要がある。2�4 その加速運動が観測者から見えている必要が

ある。別の言い方をすると、視線方向に沿った加速運動では電場は観測者には観測されない。2�4 電場は、観測者から見

た場合の粒子の加速度方向のちょうど逆方向に見える。2.4 電場強度は、観測者から見た時の粒子の加速度に比例し、距

離に反比例する。2�4 電磁場は、加速度が最も大きく見える方向へ最も強く放射され、加速度が見えない方向へは放射さ

れない。

放射される電磁場のポインティングベクトル強度は

- @
�

.�
��
�(" @

�

.�
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となる。単位時間あたり単位立体角に放射される電磁場強度は、
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となる。.�方向に放射される電磁場強度は、
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となる。式 ����と呼ぶ。

ところで、これは本当に光子であろうかVこの電磁場のスペクトルを求めろと言われれば、電場の時間変化をフーリエ変

換すれば良い。よって、観測者から見てもしも Q7�が一定であれば、電場は時間変化をしないことになり、結局これは光

子ではないと言うことになる。一方、単振動していれば、その周期の周波数を持つ光子が放出されていることになる。
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図 ���/ 加速度運動をする粒子からの電磁場の放射。

*���� 7
����輻射

複数 2�つでも良い4の粒子群からの放射を考えると、観測される放射はそれぞれの粒子からの放射の足し合わせなので、

7��(" @
�
�

9�
��

7"� � 27"� � Q7��4

��
2���(4

である。粒子群の大きさに比べ、観測者は十分遠方に位置しているとし、�� � ��、7"� � 7"と置き換え、さらに
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W7� @
�
�

9�W7�� @
�
�

9� Q7��2���-4

という 7	����近似を行なうと、

� @ W�
�	�U

����
2����4
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@
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�
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となる。光子のスペクトルは、この電場をフーリエ変換して求められる。7	����が単振動していれば単色の光子を放出

していることになる 2サイクロトロン4。そこで、次のような周波数 C�で振動する電気双極子を仮定すると、

�2)4 @ �� �	�C�)2����4

W�2)4 @ ���C
�
� �	�C�)2���.4

� W�� ' @
�

�
���C

�
�2����4

が得られる。よって、

� � ' @
�

�

���C
�
�

��
2���(4

が得られる。

単色でない場合のスペクトルは以下のように求められる。

�2)4 �
� �

��
&��$% X�2C4�C2����4

W�2)4 @

� �

��
2�C� X�2C44&��$%�C2���-4

これらの式から、�2)4、W�2)4から X�2C4を求める。電場 �の時間変化が

�2)4 @
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��
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����
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であることを考えると、電場 �の各周波数成分は

X�2C4 @ � �

����
C� X�2C4 �	�U2����4

となる。よって放射される電磁波のエネルギーの各周波数成分は

�B
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��
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���
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となる。

��� トムソン散乱

*���� トムソン散乱の考え方

自由電子による散乱をトムソン散乱と呼ぶ。トムソン散乱の古典的な考え方は以下の通り、2�4 まず、入射フォトンの電

場により電子が振動する。2�4 この電子は電気双極子として考えると、7	����輻射を行なう。入射フォトンと同じ周波

数を持つ電磁波を放射しフォトンを放出する。2�4 入射フォトンも出力するフォトンも今は古典的な波だと考えているの

で、実は「フォトン」という考えは当てはまらず、微分散乱断面積に応じて放射される電磁波と考える。2.4しかし量子

論的に考えると、入射フォトンは消えて新たにフォトンが出力される。そのエネルギーは変化しないので、外から見て

いる人には結果的に散乱として観測される。

量子論的に解くには、電磁場の量子化を行なう必要がある。トムソン散乱はエネルギーが変化しない散乱であるのに対

し、コンプトン散乱はエネルギーが変化する散乱であるが、この両者は量子力学的には同じ過程である。コンプトン電

子の静止エネルギーに対し光子エネルギーが小さい極限がトムソン散乱である。コンプトン散乱を真面目に量子力学的

に扱ったのが "�	��)6	��	��である。興味のある人は勉強しましょう 2というか、授業で習っていても悪くはない4。
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*���� 入射フォトンが偏光している場合のトムソン散乱

入射してくる周波数 C�の電磁波によって静止している電子が受ける力は

7
 @ &7/�� �	�C�)2����4

である。よって、電子の質量を ��とすると、その電気双極子は以下のように求められる。

��
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よって、放射される電磁波が以下のように得られる。
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散乱断面積は、入射エネルギーに対する出力エネルギーの立体角分布として求められるので、入射エネルギーをポイン

ティングを -とすると � - '@ 2��-�4��
� なので、
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よって、微分断面積は入射フォトンに対する出力フォトンの角度を �とし、� @ ���� Uであることに注意すると、�
��

�I

�
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となる。�は、: 軸から出力フォトンの進む軸を通ってさらに D� E 平面上に落ちる時の、D� E 平面と出力フォトンの

進む軸の成す角度である。D� E 平面と出力フォトンの進む軸の成す角度。つまり、: 軸に対して軸対称となる。��は古

典電子半径である。また、全断面積 �.は

�. @

�
��

�I
�I2��.�4

@
-�

�
��� @ ��((�� ��������2��.-4

となる。

図 ���で考えると、トムソン散乱はちょうど : 軸方向に対称なドーナツ状の微分散乱断面積を持つ。散乱されたフォトン

の電場は、7"と : 軸を結ぶ面に偏光する。

8��&���散乱と *�� &���散乱の確率は同じになることは、定性的には以下のように理解できる。入射フォトンの電場

に対し、電子が作る電場は逆位相である。その結果、入射フォトンがそのまま素通りしていく確率は減り、その代わり

に別の方向に放射される確率が大きくなる。
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図 ���/ 偏光した光子に対するトムソン散乱。

*���� 入射フォトンが無偏光の場合のトムソン散乱

偏光していないフォトン 2そもそもそんなものは存在しないが4は偏光したフォトンの足し合わせで考えることができる。

詳しい計算は飛ばして結果だけ書くと、微分散乱断面積は�
��

�I

�
&,�	
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となる。��は先ほどの �と意味が違い、入射フォトンの進む軸と、放射フォトンの進む軸の成す角度である。つまり、入

射フォトンの進む軸に対して、軸対称。偏光度 Yは、

Y @
�� ���� ��
� A ���� ��

2����4

となる。�� @ �すなわち、入射フォトンと同じ軸 2���&���と <�� &���の二つ4の場合は偏向しない。これは散乱断面

積が元の入射フォトンの偏光に関係ないためである。一方、���すなわち入射フォトンと垂直方向に散乱された場合は、

入射フォトンの進行方向に対し垂直方向に ���H偏光する。これは、散乱できる入射フォトンの偏光面は限られてしまう

ためである。

いずれにしても、2�4 まず入射フォトンによる電子の加速度方向を考え、2�4 次にその加速度を観測者の方から見ること

が可能かどうかを考えれば、散乱断面積と散乱による偏光は容易に理解できる。

ところで、

�. @

�
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�I
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@
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なので、プロトンに対する散乱断面積は無視できる。つまり、プロトンは重過ぎて振動させることができない、という

こと。

*���( コンプトン散乱との関係

コンプトン散乱でも、光子の電子による散乱であるが、入射光子のエネルギーが高く、電子と光子の間でエネルギーの

やりとりがあることが、トムソン散乱との違いである。しかし、この �つの散乱は実体は全く同じものである。

電子の静止質量程度を境に、トムソン散乱からコンプトン散乱になると考えれば良い。コンプトン散乱は、電子のエネ

ルギーが高い場合 2逆コンプトン散乱4 の場合も含めて、別の所でもう少し詳しく述べる。
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図 ���/ 偏光していない光子に対するトムソン散乱とコンプトン散乱の散乱断面積。# @ �	����
�である。

��� エディントン限界

質量�、光度 �で光っている星に、プラズマ状態のガスが降着すること、または、プラズマ状態の星の外層を考える。

星からの輻射はもちろん連続的だが、平均的なエネルギーを �	だと考える 2後でこの項は消えるので心配しない4。

半径 �で、単位時間あたり単位面積を通過する光子数 "は

" @
�

.����	
2����4

となる。光子は電子と衝突し .� 方向に散乱され、電子に対して運動量を与える。一回の散乱で電子に与える運動量は

�	��なので、単位時間あたりに与える運動量は力積の関係N+ @ 
N)より、輻射により �個の電子が定常的に受ける力


�("は、
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となる。一方、一つの陽子が受ける重力 
/は


/ @ !
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である。プラズマ状態では電子と陽子はクーロン力で強く結びつけられている。そのため、電子と陽子は一体として考

える必要があり、お互いが受ける力は両者に働くと考えるべきである。

この輻射力と重力の両者が釣り合うエディントン光度 ��"" と呼び、
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で与えられる。もしも輻射力が重力に勝つと、質量降着による重力エネルギー解放で光っている星では、それ以上物が

降着できなくなり、結果的に光れなくなる。また、恒星を考える場合は外層が吹き飛ばされることになるので、そのよ

うな恒星は安定には存在できないことになる。結果的に、エディントン光度よりも明るく輝くことはできないと言う事

である。



��.� 恒星が取り得る最大質量 2多分トムソン散乱ではなく 9:なので、調べること4 ��

ここでは水素のみを考えたが実際にはヘリウムもあるわけで、中性子の分だけ余分に重力が働くことになる。また、コ

ンパクト星では一般相対論的な効果は無視できなくなる。それを補正すると以下の式になる。
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2はトムソン散乱の C���	
�、Fは水素の質量存在比である。6 は一般相対論的な効果を表す値で、普通の星は当然 �だ

が、中性子星表面だと ��( � ��-に到達する。

��� 恒星が取り得る最大質量�多分トムソン散乱ではなく��なので、調べること�

難しい話しはさておき、恒星の光度と質量には ����� � � � ����の範囲で次の関係がある 2�>� 高原「宇宙物理学」

���4。
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この光度はエディントン限界より小さい必要があるので、
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よって、
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が得られる。実際 �����を越える恒星は観測されていない。また、質量の大きい C型星やD����)����
星では、輻射

圧による恒星風が観測されており、D����)����
に至っては、そのために水素とヘリウムの外層はふっ飛び、恒星内部の

=6Cサイクルで元素合成された、炭素 2D=型4、窒素 2D6型4などがむき出しで見えている。

��� �線バーストと吸収線

1線バーストには �型と ��型がある。実は ��型はこれまで見つかっているのは ���	� *!��
��と呼ばれる一種類のみで

ある 2もう一つ最近見つかったという話しを聞いたこともあるが���4。以下の話しは特に断らない限り �型に限った話しで

ある。

*�*�� /線バースト源の銀河系での分布

1線バーストという現象が ����年にアメリカとオランダが共同で打ち上げた 06� 衛星が球状星団 65=((�.の中にあ

る %星で発見された。「はくちょう」は、タイミング良く ����年に打ち上げられ、1線バーストの研究で活躍をした。

2ちなみに =C��0)0の打ち上げは ���(年4。これは � �� 秒程度1 線光度が急増するものであり、一度に解放するエネ
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ルギーは太陽エネルギーの ��日分にもあたる。この 1線バーストを起こす星は銀河中心方向と、球状星団に存在し、そ

れゆえ、古いシステムであることがわかる。また、別の言い方をすると銀河中心方向にあるということは、それらは銀

河中心付近に存在するわけで、距離を銀河中心とほぼ同じと仮定することができる。

図 ��./ 1線バーストのプロファイル

*�*�� 黒体輻射による半径の導出

�&�� �
 ��� 2����4はこの 1線バーストのスペクトルが黒体で良く合うことを発見した。銀河中心にいると言う仮定を

使うと、銀河中心までの距離から 1線フラックスから 1線光度を求めることができる。一旦1線光度が求まれば、次の

半径 �を持つ星からの光度 %!�	���	
�の式からその星の表面積や半径を求めることができる。

� @ .����� �2��>� �����42����4

それを行なった所、1線バーストの初期ではその半径が膨張し、その後温度や光度の減少にも関わらず、その半径はほ

ぼ �� �程度となった。2誰が最初に何をやったというのは少しいい加減になっているかもしれないので、注意4。

*�*�� エディントン光度による質量の導出

1線バーストの初期を良く調べた所、次の様子が観測された 2図 ��(、図 ���4。2�4 半径は膨張しているにも関わらず、光

度はほぼ一定であった。2�4 次に半径が減少し �� �に近付くが、この間も光度はほぼ一定であった。2�4その後、半径

が一定になった所で、ゆっくりと温度が減少するために、1線光度が減少した。

1線光度はある値よりも越えない訳で、それを越えようとすると大気が膨張するということは、この光度はエディント

ン光度と考えて良い。そうすると、このエディントン光度から 1線バーストを起こしている星の質量を求めることがで

きる。その値は、� ��.��となった。
半径 �� �で質量 ��.��というのはちょうど理論的に予想されていた中性子星にぴったりであった。
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図 ���/ 1����)���の 1線バーストのプロファイル。プリカーサーが見えている。
�&��� �
 ��� 2��-.4

*�*�( 鉄の吸収線による重力赤方偏移の検出

さらに、D� 	 �
 ��� 2��-.4は1�(�()��(の1線バーストの初期のスペクトルに ��� �:、減衰期のスペクトルから .�� �:

付近に吸収線構造を発見した。

本来はこんな所に吸収線構造はないわけで、温度や深さなど色々考えた所、鉄 211:4の "' 輝線または =�211���4の

"' 輝線の共鳴だという結論になった。

太陽の周辺減光を思い出せば、見ているブラックボディの温度は、光学的深さが約 �程度の所であった。3�)�	 �の元素

が存在すると共鳴散乱が起こるため、他の波長に比べ光学的深さ �に対応する実際の深さが浅くなり、それゆえ温度の

低い場所を観測することになる。その結果、吸収線として見える。

一方、���&��
+��	��半径を �� と書くと、半径 �での重力赤方偏移は
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図 ��(/ 1����)���の 1線バースト中のブラックボディのパラメータ 
�&��� �
 ��� 2��-.4。

となる。半径 �� �、質量 ��.��の中性子星を仮定すると

6 @ ���(�� @ ��.��, � @ �� �2���(4

が得られる。これで減衰期の .�� �:を素直に戻すと ��. �:程度に来る。これを無理矢理 8� 11:の "' 輝線の (�� �:

だとすると、6 @ ��(�程度になり、半径 �� �を変えないとすると、���&��
+��	��半径が大きく、すなわち質量が ��.��
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図 ���/ 1�(�()��(の 1線バースト中のブラックボディのパラメータの時間変化。���!� �
 ��� 2��-.4

よりも大きく ��� 程度である必要がある。また、初期の ��� �:の吸収線は、半径 �� �に大気がふくれていた時のも

のだと考えられる。この吸収線が鉄によるものであれば、1�(�()��(は中性子星としてぎりぎりの最大質量ということ

になる。

一方、1線バーストでは =�が最も多く合成される金属であり、=� 11���の "'輝線であれば、初期の ��� �:の吸収線

は重力赤方偏移無しに説明できるし、減衰期の .�� �:吸収線は � @ �����で説明できる。
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図 ��-/ 1�(�()��(の 1線バースト中の 1線スペクトル左はバースト初期 2�)-4���で ��� �:に吸収線構造、右はバース

ト後期 2-)�(4���で .�� �:に吸収線構造が見える。D� 	 �
 ��� 2��-.4 。

図 ���/ 中性子星の理論的な質量)半径関係。

*�*�* /線バーストのエネルギー源

1線バースターはバースト時に輝くのみならず、通常も光っている。バースト時の 1線光度を �(2)4、定常時を ��2)4と

し、それぞれの時間積分の比を #とすると、

# @

�
��2)4�)�

�
�(2)4�)2����4

� �� ��� 2
��� � *!��
42���-4

� � 2
��� �� *!��
42����4
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が得られた。定常時は質量降着による重力エネルギーの解放で光っているとすると、時間積分した質量降着量を N� と

すると、重力エネルギーで解放されるエネルギーは静止質量に対して�
!�*+

�*+
N�

�
�2N���4 @

��
��*+

@ ��H2��-�4

が解放される。

水素の核融合反応による質量欠損の割合は

.3 � 3�� ����H2��-�4

� � ���:��2��-�4

しかし、質量降着されるガスのうち水素の質量比は ��Hなので、

# @ �����2������� ���4 @ .�2��-�4

となり、観測とはそれほど悪くない。しかし、この反応は定常的に進むため、バーストにはならない。一方、ヘリウムの核融合

反応はシリコンとなる 2?��� ���-4。さらに詳しい計算では圧力によって違い、��>� @ ����, ����,����, ����, ����,����,���,����

のそれぞれで、��CE���>E���	E���E��=�E��
	E��=�E
�8� 23���	��
� �
 ��� ��-�4が主に合成される元素である。��>� '

����の場合は、
�6	と 
�8�ができる。どちらができるかは時間スケールによる。この場合、質量欠損は

�3� � �	� ���H2��-.4

� � ���:��2��-�4

となる。よって、

# @ ���������� @ ���2��-(4

となる。

*�*�+ ��型/線バーストの性質

�0�)�衛星により発見されたラピッドバースターは、多く見つかった �型に比べ非常に奇妙な振舞いをする。

�型では減衰時に 1線放射面積は変化せず 2すなわち中性子星の表面積に等しい4、温度が下がる。それに対し、��型で

は減衰時に温度は変化せず、表面積が減少する。

もう一つの奇妙な現象は、�つのバーストのエネルギーと次のバーストまでの休止時間が比例することである 2����4。つ

まり大きなバーストが起こると、次のバーストまで長時間休む。これはある種の「溜め」が存在すると考えれば良いが、

その量は �� ����>にも達する。この様な巨大な「溜め」の機構は今の所不明である。

さらに、この ��型バーストを起こす星は、今の所このラピッドバースターしか見つかっていない。
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図 ����/ 1線バーストの熱核反応における、圧力に対する生成される各元素の割合。

図 ����/ �0�)�衛星で得られた ��型バースト源@ ラピッドバースターの光度曲線
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��� エディントン質量降着率とブラックホールの成長

恒星の場合のエネルギー源は中心核での核融合反応であったが、ブラックホールや中性子連星の場合は、相手の星から

供給されるガスの重力エネルギーの解放である。前の章で述べたように、ブラックホールの標準円盤を考えた場合、質

量降着率 Q� と光度には次の関係がある。標準円盤の内縁は ���であることと、ビルアル定理からここに落ちるまでに解

放されたエネルギーのうち、輻射として放出されるエネルギーは

� @ A Q���2��-�4

@
�

�
!

Q�

���
@

�

��
Q���2��--4

となる。

光度は質量降着率に比例し、その光度にはエディントンリミットがある、ということはそれ以上には質量降着できない、

ということである。その時の質量降着率をエディントン降着率と呼ぶ。質量降着はブラックホールには関係ないまわり

の環境により決まるから、質量降着率がエディントン降着率よりも大きくなろうとすると、実際にはアウトフローして

しまうのだと思う。

そのエディントン降着率は

Q��"" @ ��"" @ ��.� ����
�

A

�

��
> �����2��-�4

@ ���������
�

A

�

�����
2����4

となる。Z�Cなど明るい 056では典型的に � �������と覚えておくと良い。
質量降着はブラックホールの質量の増加をもたらす。ブラックホールの質量を �倍にするタイムスケールは以下の通り。

)�"" @
�
Q��""

2����4

@
A��.

.�!��
2����4

@ .��� ���A��2����4

����� の質量を持つ銀河中心核の巨大ブラックホールを、��� の恒星質量ブラックホールに質量降着させて作ること
ができるだろうか。それに要する時間を )とすると、

��� @ �%�%���2���.4

) @ ��)�"" @ ��.� ����A��2����4

となる。宇宙の年齢が、

3�&��
� @ ��G� @ ��.� ���� �
�

�

���

���
��2���(4

なので、A @ ��Hとか考えると成長は可能の気がするが、そもそも '��	�>
��光度で常に光っている訳もない。よって、

降着のみで ��*3に成長するのは簡単ではないことがわかる。

��� �線発生装置の偏光とトムソン散乱を用いた�線偏光測定
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偏光方向
熱
電
子

ターゲット X-ray


フィラメント

(W
)


 Kevex
X-Ray社製

e

W

ミクロに見ると

X-ray


図 ����/ 1線発生装置からの 1線

X-ray Generator

5cm

4cm
ポリエチレンX-ray

図 ����/ トムソン散乱を用いた 1線偏光測定

図 ���./ トムソン散乱を用いた 1線偏光測定の結果 2池田、河野、馬場 ����4
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��� �型セイファート銀河と光学偏光観測

�型セイファートと �型セイファートは実は同じもので、見ている方向が違うという話しがあった。この仮説が正しけれ

ば、�型セイファートの偏光成分だけ取り出すとコアのスペクトルが取れる訳で、それが �型セイファートのスペクトル

をしているはずです。そこで、�	���� �
 ��� 2����4は 65=��(-を観測したところ、偏光成分のみを取り出したスペク

トルはまさに �型セイファートのスペクトルをしていた。

図 ����/ �型セイファートの光学スペクトル
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図 ���(/ �型セイファートの光学スペクトル

図 ����/ ���型セイファートの光学スペクトル
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図 ���-/ 056のマンガ

図 ����/ 65=��(-の偏光イメージ 2�	���� �
 ��� ����4
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図 ����/ 65=��(-の偏光スペクトル 2�	���� �
 ��� ����4
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��� 磁気双極子と電波パルサー

*�.�� ブレーキングインデックス

先ほど説明した電気双極子と全く同様に磁気双極子の場合も書ける。電波パルサーについて考えてみよう。ここでは記

号が紛らわしいので、単位時間あたりのエネルギー発生量を � ではなく Q� と書き、� は周期として使うことにする。

電波パルサーを磁気双極子だと考え磁気双極子放射を考える。このエネルギー源はパルサーの回転エネルギーである。そ

の量を �とし、 Q�の符合も考えると

� Q�

�I
@ �

W7��

.���
�	��U2����4

Q� @ �� W7��

���
2���-4

が得られる。磁気双極子が Cで回転しており、磁気双極子モーメント �� の軸が自転軸から #だけずれて回転していた

とすると、

� @ �� �	�# �	�C)2����4

W� @ ���C
� �	�# �	�C)2�����4

なので、

� Q� ' @ ���
�C

� �	�� #

���
2�����4

となる。一方、回転エネルギーは中性子星の慣性モーメントを ( とすると

� @
�

�
(C�2�����4

Q� @ (C QC2�����4

となる。よって、

Q� @ (C QC @ ���
�C

� �	�� #

���
2����.4

QC @ ���
� �	�

�#

���(
C�2�����4

となる。

QC @ �2����
�
�
4 � C�2����(4

の "を特に *�� �	�> ����Jと呼び、以上で示した通り磁気双極子放射では " @ �となる。しかし、図 ���� の通り、実

際には「ごちゃ」としていて良く分からない 2左下はミリ秒パルサーであり別物4。

WCを観測できれば、単体の電波パルサーの *�� 	�> ����J"を求めることも可能である。

QC @ �2����
�
�
4 � C�2�����4

WC @ �"2����
�
�
4 � QCC���2����-4

" @
WCC

QC�
2�����4

の "を特に *�� �	�> ����Jと呼び、以上で示した通り磁気双極子放射では " @ �となる。これまでに .つの電波パル

サーについて "が求まっている。=��</ ����E *��.�� (�2%�=の ������パルサー4/ ���.E :��� �!����/ ��.E *����� �-

2��3��� ��/ 河合さんの好きな奴4/ ��-��。" @ �にならない理由は良く分かっていない。後で述べるパルサー風が重

要な役割を果たしている可能性がある。
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*�.�� 磁場の強さ

中性子星の大きさ、質量がそれぞれ半径 �� �、��.��が分かっているものとして、パルサー周期 � とその時間変化 Q�

と、先ほどの磁気双極子放射から磁場の強さを求める。簡単のために、自転軸と磁場の向きは垂直とする。先ほどの磁

気双極子放射は

Q� @ ��(�� ����O��>�����P

�
�

����5

���
�

�� �

���
�

����

���
2�����4

と書き換えられる。一方、

Q� @ (C QC @ (

�
��

�

�
�2���� 4

�)
@ (

�
��

�

�
��

�)

�2���� 4

��
@ .�(

Q�

� �
2�����4

である。(は中性子星の慣性モーメントで

( � ����> � �� �� ���
> � ���2�����4

である。この �つから

Q� @ ��..� �����O�������P
�

�

����5

���
�

�� �

���
(

���
> � ���

����
�

����

���
2�����4

2����.4

となり、

� @ ���.� ����O5P

�
�

����

�
 Q�

����������

��
(

���
> � ���

�����
�

�� �

���
2�����4

が得られる。�、( が中性子星のモデルから分かっているものとすると、磁場の強さが求められる。

*�.�� 年齢

パルサーの自転の角周波数とその時間微分はブレーキングインデックスとして "を用いて

QC @ �2����
��
4 � C� @ �=C�2����(4

と書いた。これを積分すると

�

"� �

�
C������ � C

������
�

�
@ =32�����4

と書ける。C�はパルサーが誕生した時の角周波数であり、3 は年齢である。" ' �であり、C� � Cとすると、

3 @
C������

=2" � �4
@ � C

2"� �4 QC
@

�

2" � �4 Q�
2����-4

となる。よって、観測値である � と Q� から年齢を見積もることができる。

*�.�( パルサーの放射メカニズム

*�.�* パルサー風

未完。
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*�.�+ スピンダウン光度と電磁波による光度 0高原「宇宙物理学」の丸写し2

さて、ここまで書いて話しをひっくり返すのも気が引けるが、観測される電波放射はパルサーが回転エネルギーを用い

て放出しているはずのエネルギーのごくわずかで、�H以下に過ぎない。例えば、

幾つかのパルサーでは可視光、1線、ガンマ線でもパルスが観測され、それらの光度は電波光度よりもはるかに大きい

が、それでも回転エネルギーの現象に対して ��Hを越えることは稀である。

=��< 6�<!��の場合、電波からガンマ線までの電磁波の光度と、星雲の膨張速度に与えられている仕事率を加えたもの

は、中心のパルサーの回転エネルギーの減少率にほぼ等しい。

以上から、回転エネルギーの大部分はパルサーから吹き出されるパルサー風の運動エネルギーとして放出されていると考

えられている。周囲の物質との相互作用などにより、その運動エネルギーが散逸されると =��< 6�<!�� のような �!����

6�<!��を形成する。

しかし、このようなきれいな系は他にはなく、パルサー星雲の内部エネルギーとしてエネルギーを蓄えているものと考

えられている。

*�.�, 電波パルサー、ミリ秒パルサー、/線パルサー、低質量/線連星 0!�/%2

=��<パルサーの場合は � @ ������から得られる最大の大きさは ��� �。この様な大きさの天体は、白色矮星か中性子

星しかない。連星では ������はみじか過ぎるし、重力波を放出してすぐに合体してしまう。白色矮星の自転だと速過ぎ

てバラバラになる。最後に残るのは中性子星の自転。

いずれも中性子星又は中性子星連星であるが、性質は全く違う。電波パルサーとミリ秒パルサーは 2基本的には4単独の

中性子星だが、1線パルサーと %�1*は連星。

電波パルサーと 1線パルサーは磁場が強く 2� � ����54、ディスクに分布する。1線パルサーの相手の星は多くの場合

C*型星で、*�連星と言ったりもする。つまりシステムとしては若い、ということである。

ミリ秒パルサーと %�1*は磁場が弱く 2� � ����54、ディスクにも存在するが球状星団にも存在する。%�1*の相手

の星は %�& ����すなわち、5型星など寿命の長い星である。ミリ秒パルサーの自転周期は � � ������である。

中性子星が超新星爆発で誕生した自転では、磁場が非常に強く速く自転していたが、スピンダウンを起こしてゆっくり

になる。しかし、これだと年をとったミリ秒パルサーは説明できない。パルサーと言っても電波パルサーとは誕生の仕

方が違うのだろう。

一つの可能性はリサイクル説。電波パルサーがまず誕生し、長い年月でスピンダウンをして自転がゆっくりになるとと

もに、磁場も弱くなる。そして、銀河中や球状星団の中をただよう内に軽い星にキャプチャーされ 2これもパチンコとか

色々難しい4、%�1*となる。これは、%�1*の相手の星は軽いため超新星爆発を生き延びることができない、という

考え方と矛盾しない。%�1*で質量降着を行なわれていく内に、中性子星はスピンアップしていく。中性子星は弱いと

は言え、磁場はやっぱり ����5はあるので、2質量降着が終るとV4 今度はパルサー風で相手の星を融かし始める。完全

に融かしてしまうと、単独のミリ秒パルサーが誕生する。

*�.�- 3/�'マグネター

一方で、スピンダウン光度よりも放射エネルギーが大きい奇妙なパルサーが最近 1 線で発見されており、0������!�

1)��� �!����と呼ばれている。���
 8 � ��� �����
��としてガンマ線バーストを起こすものもある。磁場が非常に強い

2����54一方で、スピン周期は � � �����と長い。電波は弱い。放射エネルギー源の候補として磁場のエネルギーを解放

しているのであるという仮説がたてられ ��>��
��とも呼ばれている。
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図 ����/ 電波パルサーの � ) Q� 関係緑は 0>�、青は磁場強度、赤は C��� 8	��� %	�� :��
�>�。
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第�章 熱制動輻射と銀河、銀河団の高温プラズマ

��� 制動輻射

7	����輻射は

7� @
�
�

9�7��2(��4

� @
�
W7��

���
2(��4

と書けたが、同種粒子の �体散乱の場合

7� @
�
�!���

9�7�� @ =���
�2(��4

� @
�
W7��

���
@ �2(�.4

となる。よって、同種粒子の �体散乱では 7	����輻射を行なわない。そこで、ここでは電子とイオンの �体散乱による

輻射を考える。

電子はイオンに比べて非常に軽いので、イオンは静止しており固定されたクーロン場を考えることにする。イオンを原

点として電子の位置を 7�とすると、

7� @ 7�2(��4
W7� @ �&

W7� @ �& Q7�2(�(4

となる。放射される電磁波のエネルギーの各周波数成分は

�2)4 �
� �

��
&��$% X�2C4�C2(��4

W�2)4 @ �
� �

��
C� X�2C4&��$%�C2(�-4

�B

�C�I
@

�

��
C�� X�2C4�� �	��U2(��4

�B

�C
@

-�C�

���
�X�2C4��2(���4

なので、W7�から X�2C4を次のように逆フーリエ変換して求めれば良い。

�C� X�2C4 @
�

��

� �

��
W7�&�$%�)2(���4

X�2C4 @
&

��C�

� �

��
Q7�&�$%�)2(���4

これを真面目にやるのは大変なので、以下のように近似する。インパクトパラメータ Hと �を比べた場合、衝突時間 3 は

3 � H

�
2(���4
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となる。もしも、3に比べて考えている周波数 Cが非常に大きい場合は式 (���の積分の中の &�$%は何度も振動するので、

式 (���の積分は �になる。一方、Cが小さい場合には &�$%は �になる。 Q7� の時間積分はすなわち衝突前後の速度変化に

等しく、それをN7�と書くと、

X7�2C4 �
��
�

�
��$�N7� C3 
 �

� C3 � �
2(��.4

となる。衝突時間が短いと言う事は �が非常に速いということなので、電子はほとんど直線運動し、運動の垂直方向に

少しだけ速度変化を受けると考えると、

Q7� @
7


��
2(���4

@
I&�

��

H

2H� A ��)�4���
2(��(4

N� @
I&�

��

� �

��

H

2H� A ��)�4���
�)2(���4

@
�I&�

��H�
2(��-4

よって、

�B

�C
@

-�C�

���
� X�2C4��2(���4

�B 2H4

�C
@

��
�

�)���

����*�
	
+�(�

H
 ��C

� H� ��C
2(���4

となる。これは一回の散乱であるが、電子密度、イオン密度を "�、"#とすると、インパクトパラメータ Hに対する単位

時間辺りの衝突の回数は "�"#���H�Hなので、

�B

�C�� �)
@ "�"#���

� (
��

(

�

�B 2H4

�C
H�H2(���4

@
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H
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@
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� ��

�
H�(0

H�#,

�
2(���4

となる。H�(0と H�#,は以下のようにして決まる。

問題にしている Cに対しては H� ��Cの範囲は積分しても �になる。よって、

C3 
 �, C
H

�

 �2(��.4

H�(0 @
�

C
2(���4

となる。一方、H�#,には二つの条件がある。一つ目は N� � �となる条件 2�4で、

N� � �2(��(4

N� @
�I&�

��H�
@ �2(���4

H
���
�#, @

�I&�

����
2(��-4

である。二つ目は量子論が問題になる条件 2�4で、

NDN+ � B�, ND � H, N+ � ��2(���4

H
���
�#, @

�

���
2(���4
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である。それぞれ、

H�#, @

��
�H

���
�#,,

�
����

� 
 I��E

H
���
�#,,

�
����

� � I��E
2(���4

�E @
��&

�

�B��
2(���4

となる。考えている物質がプラズマ状態だとすると、条件 2�4が一般的といえる。その場合には、

�B

�C�� �)
@

�(&�

������
"�"#I

� ��

�
���

�

�C

�
2(���4

となる。このスペクトル ��>� ��>で書くと図 (��となる。一般的には色々なことを考えてややこしい部分を 5�!�
 8��
��

6,, 2�, C4 に押し込める。
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�C�� �)
@
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"�"#I
�6,, 2�, C42(��.4

6,, 2�, C4 @

�
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�
��

�
H�(0

H�#,
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2(���4

6,, の計算としては、"��+�� ��� %�

�� 2��(�4などが有名である。

hν/mv2

dW
dh
ν
dV
dt

図 (��/ 単一速度の電子による制動輻射のスペクトル。

��� 熱制動輻射

+���� 熱制動輻射

電子が熱的な分布を取っていた場合、速度分布関数は

�� 
 �J�

�
����

�

�
�

�
��7�2(��(4

�� 2�4 
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�

�
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となる。この重みをつけて積分してやれば良い。よって、

�B 2�, C4

�� �)�C
@

��
+

�

-. �+�$�
-$-/ -% �

� �J�2����
���
� 4����

�
�� �J�2�������
� 4��

2(��-4

�	 @
�

�
���

�
�#,2(���4

となる。量子論的に �	の光子を作るために必要な電子エネルギーを考え、��#,を導入してある。これを例によって、や

やこしい所を B6,, という :����	
� 0����>�� 5�!�
 8��
��というパラメータに押し込め、

 ,,� @
�B 2�, �	4

�� �)�	
@

�
�&�

�����

�
��

�
��

����

�����I�"�"#&
�
���� B6,,2(�.�4

@ (�-� �����I������I�"�"#&
�
���� B6,, 2��>� ��� ���� 3+��42(�.�4

となる 2図 (��4。1線領域での普通の熱的プラズマは、

6,, @

�
�

�


�

�	

����

2(�.�4

 ,,� 
 2�	4��&�&�
����2(�.�4

となる。つまり、�	 � 
� ではエネルギーインデックスで ���.のベキ関数型、�	 ' 
� では、'J�����
	��的に落ちる。

全周波数を積分し、単位時間あたりのエネルギー放射量を

 ,, @
�B

�)��
@

�
��
�

���

����
�
�&�

������
I�"�"#B602(�..4

@ ��.� ������ ���I�"�"#B60 2��>� ��� ����42(�.�4

B60 � ���2(�.(4

となる。
 "�
�
� であることは覚えておくこと。"�になるのは、電子とイオンの �体相互作用のため。さらに、宇宙組

成を仮定した場合の値は以下の通り 2����+	� ��--4。

 ,, @
�
#

��.� ������ ���I�
# "�"#B60 2��>� ��� ����42(�.�4

@ ���� ������ ���"�� 2��>� ��� ����42(�.-4

実際の宇宙組成を持つ高温のプラズマの場合、� ' �����では熱制動輻射が支配的であるが、� � �����では下の章で

示すように輝線による放射が支配的となる。非常に粗い近似として下の式が与えられている 2��"�� ��� =�&	� ����4。

 @ (��� ��������&�"�� 2��>� ��� ����4 2�
 ��
" � � � .� ���"42(�.�4

また、5��
+ ��� �����
�� 2��-�4では、

 @
�
��(� ��������&� A ���� ������ �&


�
"�"� 2��>� ��� ����4 2�
 � ' ��
"42(���4

が与えられている 2正しいはずだが使う時は確認すること4。この式の第 �項は熱制動輻射であるが、上で与えられた係

数と違っている。これは、主に '�	��	�� ��
�>���を "�"�で与えるか、"��で与えるかの違いである。微妙な話しをする

場合は、十分に気をつける必要がある。

+���� 熱制動吸収

放射があれば逆過程の吸収もあるというのは前述の通りであり、両者の関係は "	�����#の法則より

0,,� @ #,,� ��2� 42(���4

@
�

.�

�B

�)�� �	
2(���4
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図 (��/ 熱制動輻射の 5�!�
 8��
�� B6,, 2	, � 4。右上の領域が、1線プラズマを 1線で見た場合の領域。

となる。

��2� 4�	 @ (� @ ��� @
��	����

�J�2�	�
�� 4� �
�	2(���4

であったから、
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となる。�	 
 
� 2D�	�側4と �	 � 
� 2�����	>�)?����側4の極限を書くと

�	 
 
� �2(��(4
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となる。低エネルギー側ほど吸収を受けやすい。熱制動輻射に対し、熱制動吸収の光学的厚みが小さい時には、吸収は

効かない。しかし、光学的厚みが大きくなるにつれ、低エネルギー側から先に落ち始め、最終的に黒体輻射になる。

また、この講義では触れなかったが周波数平均 2��������� ����4をした吸収係数 #,,� は

#,,� @ ���� ����
�����I�"�"#	
��B6�2(�(�4
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となる。��2� 4 
 � �であり、この #,,� 
 �����であることを考えると、

 ,,� 2� 4 
 #,,� 2� 4� ��2� 42(�(�4


 ����� � � �2(�(.4


 � ���2(�(�4

が理解できる。

+���� 冷却時間

光学的に薄いプラズマの場合、放射によって冷却する時間を見積もる。体積 �、プラズマ密度 " @ "� @ "#、温度 �、プ

ラズマの熱エネルギー �、光度 �とすると冷却時間 3 は、

� @
�

�
2"� A "#4
� � � @ �"
��2(�((4

� 
 "�"#
�
� � � 
 "�

�
��2(�(�4

3 @
�

�


�
�

"
2(�(-4

と求められる。

具体的には、

3 @ -��� ���
� "�
��������

���� �

���"

����

2��42(�(�4

と表せる 2����+	� ��--4。" @ ���������でだいたい宇宙年齢と考えておけば間違いはない。

��� 銀河団と �モデル

銀河団は、��� � ��� 個の銀河の集団であり、����の大きさを持つ宇宙で重力的に束縛された最も大きなシステムで

ある。

+���� 銀河団の光学観測

=��$ 6�&
1

図 (��は、銀河団中の銀河の個数表面密度分布である。これは、重力的に束縛された等温の無衝突粒子で良く説明でき

る。実は、自己重力系というのは簡単で極めて難しいシステムである。そもそも、等温とはいえエネルギーの高い粒子

は必ず存在する訳で、その様な粒子は必ずシステムから逃げてしまう。

とにかく等温の無衝突という最も単純なシステムも、密度分布などを解析的に正確に表現することはできないが、幸いに

も "	�> 2��(�4 により簡単な近似式が求められている。個数密度を "��(12�4、プロジェクトした表面密度を K��(12�4と

すると、力学的にリラックスした系は

"��(12�4 @ "��(12�4
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と書ける。先ほどの、銀河団の観測結果はこれで良く表現できる。これは何も銀河団のみならず、球対称の自己重力系

である、楕円銀河、球状星団もこれで表現できる。�)	��は � ��� ��程度である。



(��� 銀河団と � モデル ���

図 (��/ 銀河団における銀河の個数表面密度分布 2*������ ����4

ビルアル質量

前に示した通り、銀河団は自己重力系でありビルアル定理が適用できる。力学エネルギーを =、重力エネルギーを % と

すると、
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となる。重力半径 �"、2�次元的な4 速度分散を ����(1、重力質量を���(1を以下のように定義すると、
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となる。以上を使うと

�"�
�
��(1

!
@

��
��(1

�%

�=

���(1
@ ���(12(���4

が得られる。���(1は �次元的な速度分散であるが、球対称を仮定すると、観測可能な �次元的な速度分散 �� とは

����(1 @ ����2(�-�4

という式で得られる。この式で、���(1と実際に観測されている銀河の総質量��(
を比較すると、

���(1 @ ���� � ���
�� ���(
 @ ���� � ������2(�-�4

となる。見えていない質量が存在することなり、これを�	��	�> ����と呼び、7�� ��

��の最も重要な観測的証拠の

一つとされている。

+���� 銀河団の/線観測

*�6の発見

���(1 @ ��� � ���� � ���であり、これはちょうど ��� � ���"の 1線プラズマの音速に匹敵する。この�	��	�> ����

問題を解決するために考えられたのは、光学観測ではとらえることのできない 1線で光るプラズマであった。

そこで、1線衛星で実際に観測した所、まさに銀河団全体に拡がる光学的に薄くプラズマが発見され、G��
�� =�!�
��

���	!� 2�=�4Gと名づけられた。調べてみた所、その質量は銀河の総質量よりも大きく、宇宙のほとんどのバリオンは

実は 1線プラズマであることが判明した 2図 (�.4。これは、文句なしに 1線天文学最大の発見 2の一つ4と言える。1線

放射は熱制動輻射であり、その温度と 1線光度はざっと、


�>�� @ � � �� �:2(�-�4

�� @ ���� � ���
��>� ���2(�-�4

であり、図 (��の関係がある。

図 (�./ かみのけ座銀河団 2=��� =�!�
��4と 0��(�。光学写真に 1線イメージを重ねている。
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図 (��/ �=�の温度と 1線光度の関係 2
�!�! ����4
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� 6�&
1

プラズマが理想気体であり、静水圧平衡にある場合、圧力勾配と重力が等しくなるので

��($ @ ��($

��($
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2(�-.4

���($2�4
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@ ���($2�4

�.2�4

��
2(�-�4

となる。これを、前述の "	�> �����で表される自己重力系 2.2�4が与えられている4 に置くとガス密度 "�($は、
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と書ける 2=����	��� ��� 8!���)8��	��� ���(4。�は
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である。すなわち、自己重力系を作るシステムが持つ単位質量あたりの運動エネルギー 2���4����(1と、プラズマが持つ

単位質量あたりの熱エネルギー �������
2*�

の比である 2� � �だと熱エネルギーの方が大きい4。

�3�は ��������、!����、����など 1線のイメージング観測から図 (�(

�3� @ ��� � ��(�2(���4

と得られている 2?���� ��� 8����� ��-.4。

一方、
� は 1線のスペクトルから得られ、光学観測から得られる速度分散 ��との比から

�$��) @
$���

�
�


��($
2(���4

を求めることができる。3'0C)�で �$��) を調べた所、図 (��が得られた。両者は相関することが判明したものの

�$��) @ ��� � ���2(���4

となった 2�!���
+ � ��-.4。

�3�と �$��)は本来一致して欲しいが、

�$��) � �� �3�2(���4

となっている。これを � ���<���と呼ばれている。
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図 (�(/ ��������で得られた、クーリングフロー無しの銀河団の輝度分布を � モデルでフィットしたもの 2?���� ���

8����� ��-.4。

図 (��/ 3'0C)� で得られた、�=�の温度と速度分散の相関 2�!���
+ � ��-.4。
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*�6、銀河、重力、それぞれの質量とその空間分布

�=�の質量は "�($2�4を積分すれば良い。銀河の総質量は光学観測から得られる。重力質量は、�=�により、先に述べ

たビルアル定理よりも以下のように正確に求めることができる。静水圧平衡を仮定すると、
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となるので、
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�
� ����($2�4

� �� �
A

� ����($2�4

� �� �

�
�2(���4

となる。�=�が等温であり、� モデルを仮定すると、

���(12� �4 @ ��3�

��($
$��!

��

��)	�� A ��
�2(��(4

となる。それぞれの相関を取ると以下の通りになる 2
�!�! ����4。さらに ����衛星のように温度とイメージの両方

を同時に求めることができる衛星を用いれば、積分量のみならず分布も正確に求めることができる 2� �<� ���(4 (���。

2� �<� �
��以外の例も載せる4

図 (�-/ %!�	��!� ���� 2銀河及び �=�4と重力質量の関係 2
�!�! ����4。



(��� 銀河団と � モデル ���

図 (��/ 銀河の総質量と �=�質量の関係 2
�!�! ����4。

図 (���/ �=�の温度と �=�と銀河の質量比の関係 2
�!�! ����4。
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図 (���/ 「あすか」によって得られた重力質量分布 2� �<� ���(4。



(��� 銀河団と � モデル ���

冷却時間とクーリングフロー

銀河団全体では、冷却時間は宇宙年齢よりも長い 2図 (���4。しかし、前述のように冷却時間は密度に反比例するので、

密度の高い中心部分の冷却時間は宇宙年齢よりも短くなる。その結果、中心の光度は �モデルが予測するよりも上がり、

中心圧力が下がることにより、中心に落ち込むガスの流れが予想される。これを =���	�> 8��&と呼ぶ。��������の観測

から、中心に �7銀河が存在し。中心プラズマ密度が高い銀河団では、中心集中がみられる 2図 (���4。

クーリングフローは、�7銀河の起源、056の活動性などと関連し、非常に興味深い現象であり、����以前は少なく

ともこの存在を疑う人は少なかった。しかし、����の観測によって、現在状況は変化している。

もしも本当にクーリングフローが存在するのであれば、低温成分の存在し、しかも連続的な温度分布が得られるはずで

ある。しかし、����衛星の結果によると、輝度分布の中心集中があるにも関わらず低温成分が存在しないもの、連続

的な温度分布と言うよりも、�温度成分であり、しかもきれいに高温成分と分かれるのではなく、中心でもは両者のミッ

クスになっている、低温成分の温度は �7銀河の ���と考えるとちょうど合うもの、などが観測された。また、クーリ

ングフローであれば疑問に思われる重元素アバンダンスの勾配などが見つかっている。この結果、クーリングフローの

存在には現在疑問が持たれており、結局どうなっているのか決着はついていない。

21��の松下さんの結果や、中心領域の 6��
������現象などについて示す。*���	�>��の結果や [�!�> =1C �-�E

��6����� =1Cのレビューなど 4

図 (���/ �=�の光度とプラズマ熱エネルギーの関係 2
�!�! ����4。
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図 (���/ 表面輝度の中心集中が見られる銀河団 2?���� ��� 8����� ��-.4。左は �	�>�� �でフィットしたもので、フィッ

トが良くない。中心にポイントソース 2��������の空間分解能で4を入れると、フィットが改善される。このポイントソー

スをクーリングフローだと考えている
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第�章 原子による輻射と吸収

��� 光学的に薄いプラズマでの電離平衡と放射冷却

ここでは、光学的に薄いプラズマでの電離平衡と輝線放射を説明し、熱制動輻射も含めた放射冷却について議論する。主

に =�J ��� 
!� �� 2��(�4を参照。
ここで扱うプラズマは、

�4 プラズマは熱的であり、その温度は ��� � ���"。
�4 光学的に薄く、���
� ���	+�
	��は無視できる。
�4 電離平衡を仮定。イオンに電子が衝突することによる電離と、再結合 2���	�
	�� �����<	��
	��、7	����
���	�
�����<	��
	��4が釣り合う。
.4 密度が薄い極限 2コロナ近似とも言う4。励起されたイオンは、次の衝突が起こるよりも速く輝線放出により、
5��!�� �
�
�に落ちる。
�4 電子温度 � � ����I�"では、禁制線は無視できる。

,���� ��

&��
�
 #8�
�
9�
��

原子番号 Iで、電子が : 個残っている状態を考える 2I � : 価のイオン4。

<)�� @ ���	+�
	�� ��
� =��Æ�	��
 O��������P2���4

#�("
)�� @ ���	�
	�� �����	<	��
	�� ��
� =��Æ�	��
 O��������P2���4

#"#
)�� @ 7	����
���	� �����	<	��
	�� ��
� =��Æ�	��
 O��������P2���4

それぞれ、単位時間、単位体積あたりで、単位密度の電子、単位密度のイオンに対して起こるレートである。よって、単

位は ��������。

���)����2��
�� �)

O���������P @ "�"4�5<)��2��.4

���)�������
�� �)

O���������P @ "�"4�5#
�("
)��2���4

���)�������
�� �)

O���������P @ "�"4�5#
"#
)��2��(4

原子番号 I、A: 価のイオンの密度を ")�� と書くと、")����との間で、

")����
")��

@
#�("
)�� A #"#

)��

<)��
2���4

の関係がある。

��11����� 1 *���? ����

この I, :のイオンに対する、電子の電離の衝突断面積を ;)��と書くと、���	+�
	��)��
�係数 <)��は次のように書ける。

<)�� @ � ;)���� '2��-4

<)�� @ ���� ����
�
�J�
 2I, :4(����6 �J� 2�(�)���
� 4 O��

������P2���4
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ここで、
� / '���
��� 
������
!�� 2"4

J�/ '#��
	�� �!�<�� �� �!
������� ����
����

(�)��/ �#��
	�� 	��	+�
	�� ��
��
	�� 2��>�4

(��6/ �#��
	�� 	��	+�
	�� ��
��
	�� 2�:4


 2I, :4/ 8��!�	�> 8��
��E ���のD��� 8!��
	��の歪みを考えた ���
��。��� 226�74 � ��� 2=764。多くの場合、��-

の =���
��
で十分良い近似だが、特別なケースでは ���
�� �か、それ以上に C�����
	��
�である。

) &� ���
 )
���3�� ����

���	�
	�� �����<	��
	�� ��
� #�("
)��は図 ���の様に考え、

#�("
)�� @ 2�4� 2�4 A 2�42����4

と書ける。

+16

z=3

+3

Z=3の裸のイオンに

電子が、n=1〜∞の

いずれかの殻に落ち

る確率。

+3

Z=3の裸のイオンに

電子が、n=1,2,3の

いずれかの殻に落ち

る確率。

+3

n=3の空いている所

に落ちる確率。
Z=16,
z=3のイオンに

電子が落ちる確率。

= - +

(1) (2) (3)

図 ���/ ���	�
	�� �����<	��
	�� ��
� #�("
)��の計算方法。

2�4 原子番号 I の 3����>��	� ��� 2つまり、電子が全く残っていない状態4の場合の ���	�
	�� �����<	��
	�� ��
�は

次のように書ける 2F���	�
	�� �������� 	� 0�
������	��Gの式 2���(��44。電子が 8���)*�!��で落ちる先の �����は、全

ての �����を足している。

#�("
� @

�
�

� ��,( '2����4

#�("
� @ ����� �����:���

�

� 2��.�-- A
�

�
��� A ��.(�-��

�

� 42����4

� @ :�(��
�2����4

(� � ���(O�:P /水素の ���	+�
	����
��
	��2���.4

これは、5��!�� �
�
�に近いイオンの場合はあまり良くないが、'J	
�� �
�
�になればなるほど、この 3����>��	� ���

に近くなる。2�4は以下のように書ける。

2�4 @ #�("
�2����4

2�4 6��)3����>��	� ���の場合は、�!���� 3����>��	� ���に対して、イオン中に既に存在している電子による補正をし

なければならない。そこで、3����>��	� ���での ���	�
	�� �����<	��
	�� ��
�から、'���
��� 8	���� �����と :������

����� 2価電子を持つ �����4への �����<	��
	�� ��
�を引いた。
�
�� �����<	��
	�� ��
�は �!��� 3����>��	� の場合



���� 光学的に薄いプラズマでの電離平衡と放射冷却 ���

の値の ���� � ����となった。���
�� 2����4によれば、����� �への �����<	��
	�� ��
�は、

#�("
� @ ������ �����:2��"�4

�

�-�2�42���(4

52�, D4 � &
D��\2�, D42����4

-�2�4 @ 52�, ��"�4 A �����-"�
�

�

�
2� A ���"�452���, ��"�4 � �

�
2���-4

����.�("��

�

�
2� A ���"� A

�

�
���"�452���, ��"�4 � �

�
2� A ��"�4

�
2����4

となる。よって、

2�4 @
���
�!�

#�("
�2����4

2�4 まだ埋まっていない :������ �����に落ちる�����<	��
	��は、I @ �の原子の主量子数 "	+の �����へ落ちる確率と

して扱える。"	+は以下のように示せる。

(� @ �E2����4

()���� @ :��E
�

"	+
2����4

"	+ @ :

�
(�

()����

� �

�

2����4

#�("
� には ����� �の縮退分 �"�+が入っている 2うーん、これは、�までの全ての �����の縮退数を数えたも ����� �だけで

の縮退を考えるとこうではないはずだが���4。よって、軌道 �つあたりに落ちる確率は、

�

�2"	+4�
#�("
���

2���.4

となる。空いている軌道の実効的な数を� 2I�:4と書くと、結局まだ埋まっていない:������ �����に落ちる�����<	��
	��

は、

2�4 @ � 2I � :4
#�("
���

�2"	+4�
2����4

最終的に、���	�
	�� �����<	��
	�� ��
�は

#�("
)�� @ 2�4� 2�4 A 2�42���(4

@ #�("
� �

���
�!�

#�("
� A� 2I � :4

#�("
���

�2"	+4�
2����4

となる。

+�
1
������� )
���3�� ����� �電子再結合


!� �� ��� 5�!�� 2��((4によると、図 ���の 7	����
���	� �����<	��
	��/ �電子再結合は無視できない。

しかし、実際にはこのうまくは行かず、G0!>��G ����
���を放出して逆過程する場合が多い。この場合 ���
��は放出さ

れない。しかし、ある温度では時々���
��を放出して再結合する。電子 0が ����� "�に励起され、������<	��
	��す

る ��
�#"#
)����� と、全ての "�を足し合わせた、7	����
���	� �����<	��
	�� ��
� #"#

)��は次のように書ける。

#"#
)����� @ ��

�

�<�� �J� 2�N����
� 42���-4

#"#
)�� @ ��

�

�

�
��

<�� �J� 2�N����
� 42����4

ここで、
"�/ ��� +の励起レベル "�

N���/ 5��!�� �
�
�と "�のエネルギー差。
<�� / ���. � ����の定数。イオンによって違う。
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+16

空いた内殻軌道に電子A又はBが落ち

る。電子Aが落ちた場合は、Bもいず

れ落ちる。

電子A

電子Aが別の励起軌道に再結合

する。そのエネルギーでイオン

をexiteし、電子Bを高い軌道に

上げる、内殻軌道を空ける。

電子B
+16

電子B

+16

電子B

電子A

元々電子Aが持っていた

エネルギーは全てこの

Doublly
Exited
Stateに保

存される。

電子A

ΔEn'

図 ���/ 7	����
���	� �����<	��
	��

,���� ���
��
�� :���

; ����

前の章で、与えられた温度でのイオンの平衡状態が解けたので、電子、プロトン、イオンの全ての状態が知ることがで

きた。次に、このプラズマからの放射を計算する。考えなければならない素過程は次の �つ。
����)���� *�����
����!�> 2制動輻射4

����)<�!�� �����<	��
	�� 2再結合4

<�!��)<�!�� %	�� '�	��	�� 2輝線4

"�
����� �1%�$

以前やったように、: 価のイオンに対する温度 � のマックスウェル分布の電子が放射する熱制動輻射量は、

���

�)��
@ ��.�� �(����

�

�"�"�:
�6�2�4 2��>� ����� ����42����4

� @ :�(��
�2����4

と書ける。ここで、
6�/ 速度、周波数平均した 5�!�
 8��
��。���� ���� ���。

である。先ほどの式は : イオンのみなので、

- @
�
�

"�"�:
�6�2�42����4

として色々なイオンの寄与を考える。熱制動輻射が重要になるような温度では 2つまり � ' ���"の 1線4、宇宙組成で

完全電離した水素とヘリウムが最も効き、

- @ ��(�"�"�2����4

となる。よって、

���

�)��
@ ����� �(����

�

�"�"� 2��>� ����� ����42���.4

となる。

)
���3�� ���� ) &� ����

電子が �����<	��
	�� ���	�
	��により ����� "に落ちた場合、

�	 @ �� A ()������2����4
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のエネルギーを持つ ���
��が放出される。

電子密度が十分薄い場合は、電子とイオンの衝突頻度が低いので、����� " から再び A: � A2: � �4に再びイオン化さ

れたり、励起されるより速くカスケードにより 5��!�� �
�
�に落ちる。そこで、"はやめて、5��!�� �
�
�まで勘定

しても良い。それを ()����と書く。カスケードのパスによりスペクトルは違うが、合計のエネルギーは同じ。
このエネルギーに電子が元々持っていた運動エネルギーを 2#�("

)��に足す形で4足すと、単位時間あたり単位体積からのエ

ネルギー放射量は

�����)��

�)��
@ "�"4�5

�
#�("
)�� A ���F2()���
� 4

�
2���(4

� @ ����� ����� 2���42����4

� @ 2�
����4
�

�2���-4

F2E4 @ F�2E4 �
���
�!�

+2E, "4 A� 2I � :4+2E, "	+4��2"
	
+4

�2����4

F� @
��
�!�

+2E, "42��.�4

+2E, "4 @ E
�
�� E&���

�

��2E�"
�4�"

�
�"�2��.�4

��2D4 @

� �




&��

	
�	2��.�4

2��.�4

と書ける。近似としては、

F�2E4 @

��
�

�
�

�
����� A �� E A �

��

�
/ E ' ���

���E A 2���� A ���. ��E4E� A 2���� ��E � ��.�4E� / E � ���
2��..4

となる。

7	����
���	� �����<	��
	��の方は、

��8���)��

�)��
@ "�")��

�
��

2N��� A ()����4#"#
)�����2��.�4

となる。N���は 7	����
���	� �����<	��
	��によって �J	
�された *�!�� ����
���の �J	
�
	�� �����>�であり、元々

電子が持っていたエネルギーは

�� @ N���2��.(4

となる。

'��
 ��������

スペクトル的に %	�� '�	��	��である内、�����<	��
	��と 7	����
���	� �����<	��
	��のカスケードに付随する %	��

'�	��	��は既に勘定に入っている。残りは、電子がイオンに衝突することによってイオンが励起され、それが再び 5��!��

�
�
�に落ちる時の %	�� '�	��	��である。

ここでは、プラズマ密度は薄い極限を考えている。これはつまり、励起状態から 5��!�� �
�
�に落ちる時間に比べ、平

均的な衝突頻度が低いと言うことである。すなわち、衝突したらすぐに輝線が放出され、元の 5��!�� �
�
�に落ちると

考えれば良い。つまり、輝線の放射レートは衝突レートと等しい。よって、

��9�)������

�)��
@ "�")����N���� � �)������� '2��.�4

�)������ @
-��
�

(��
��N����

5���B6�����
�
�2��.-4

(� @ &�����2��.�4
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となり、

��9�)������

�)��
@ -��&�

�

2(���
� 4
�

�

")����"�5���6���&
�:3��� ���2����4

-��&�
�

2(���
� 4
�

�

@ ����� ����
�
�
�2����4

となる。ここで、
5��� / 7	���� C��	���
�� �
���>
�

6���/ '#��
	�� 5��!�
 8��
��で、���N����の関数。考えている領域では、定数と考えて良い。
� @ ���N����で
は、6��� � ����程度。

である。

,���� まとめと結果

まず、イオン温度を決定する。

")����
")��

@
#�("
)�� A #"#

)��

<)����
2����4

")��/ 原子番号 I の A: 価イオンの密度。
<)��/ 原子番号 I の : � : A �への =���	�	���� ���	+�
	�� ��
�

#�("
)��/ 原子番号 I の : � : � �への ���	�
	�� �����<	��
	�� ��
�

#"#
)��/ 原子番号 I の : � : � �への 7	����
���	� �����<	��
	�� ��
�

この式を時、各原子番号 I について ����
��
を解く。

次に、これで得られる ")�� と次の式から、=���	�> ��
�を求める。

��

�)��
@

���

�)��
A
�
)��



�����4�5

�)��
A

��8��4�5

�)��
A
�
���

��9�4�5�,,�

�)��

�
2����4

5�������)�� / 
������ *������ ��� � � 2"4で 7��	��
�。
-3������
-%-/ / ���	�
	�� �����<	��
	��。ほとんど効かない。

-3������
-%-/

/ 7	����
���	� �������<	��
	��。ほとんど効かない。
-3

���������

-%-/ / %	�� '�	���	��

����	

��/ ��� � � � ���" で 7��	��
�。
8��<	����/ � � ���" で 7��	��
�。
���	)8��<	����/ あまり効かない。



���� 光学的に薄いプラズマでの電離平衡と放射冷却 ���

図 ���/ 温度とイオン化度の関係 2=�J ��� 
!� �� ��(�4。

図 ��./ =���	�> 係数 2=�J ��� 7��
�<!	
 ����4。

図 ���/ =�E 8�E 6	を含めた =���	�> 係数 2������� �� ������(4。
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,���( ������� �
���9
�
��

� ' ���"では温度が上がるにつれ、=���	�>係数が上昇する。しかし、� � ���"では逆に温度が下がるにつれ =���	�>

係数が上昇する。よって、温度が下がるほどより冷却時間が短くなる。プラズマの一部が温度が下がった場合、その部

分の冷却がより進むことになる。また、圧力平衡を仮定すると密度も上昇するため、さらに急激に冷却が進む。よって、

���
!�<�
	��が成長し温度の高い部分と低い部分の分離が進む。これを 
������ ���
�<	�	
�と呼ぶ。また、� � ��


で最も =���	�>係数が高いため、この温度を持つプラズマは存在しにくい。その一方、=���	�>係数の低い � � ���と

� � ���のプラズマは比較的存在しやすいことになる。

,���* メタルアバンダンスの求め方


�*�の形から電子温度を決定する。強度から �( @ "�"�� が決まる。

次に輝線強度を測定する。電子温度が分かっているので、イオン化状態や %	�� '�	��	�	
�もわかっているので、"�")���

が決まり、同じ原子におけるそのイオンの割合も分かっているので "�")� が計算できる。

�( @ "�"�� と "�")� から �) @ ")�"�が求まる。

,���+ 等価幅

輝線の強度 ��!�
�����を、連続成分の強度 ��!�
������ �:で割ったものを等価幅と呼ぶ。これは検出器のエネルギー分

解能によらず一定の値を取る。

��� 電子�陽子間が熱平衡に達する時間と電離平衡に達する時間

前の章では、平衡に達した状態について議論した。しかし、実際の宇宙では平衡状態に達していないプラズマも多々観

測される。

,���� 電子$陽子間が熱平衡に達する時間

導出をやっていると大変なので、詳しくは ��	
+�� 2��(�4を読んでもらうとして、答だけ書くことにする。

クーロン散乱による拡散

テスト粒子を静止している散乱体に対して一定の速度である方向から入射させると、クーロン散乱により、徐々にテス

ト粒子の入射方向の速度は減少すると共に速度分散が大きくなる。一方、入射と ��度方向の速度が生じその速度分散も

大きくなる。やがて速度分散はマックスウェル分布に落ち着き、平衡状態に達する。

K/ テスト粒子の速度
�/ テスト粒子の質量

�, / 散乱体粒子の質量
NK
/ テスト粒子の入射方向の速度成分の変化量
� 2NK
4� '/ テスト粒子の入射方向の速度成分の分散
NK�/ テスト粒子の速度の入射 ��度方向の変化量
� 2NK�4� '/ テスト粒子の速度の入射 ��度方向の分散



���� 電子)陽子間が熱平衡に達する時間と電離平衡に達する時間 ���

とすると、単位時間あたりの、速度変化は以下の通りである。

� NK
 ' @ ��4 4�,

�
� A

�

�,
!24,K4

�
2���.4

� 2NK
4� ' @
�4
K

!24,K42����4

� 2NK�4� ' @
�4
K

O]24,K4� !24,K4P2���(4

ここで、

�4 @
-�&�",I

�I�
, ��M

��
/ 拡散定数2����4

4�, @
�,
�
�,

2���-4

] @
��
�

� 

�

&��
�

�E2����4

!2D4 @
]2D4� D]�2D4

�D�
@

��
�

�
�
�
�
D / 2D� �4

�
�
� / 2D��4

2��(�4

である。

+�を、テスト粒子が散乱体粒子に ��度曲がる時のインパクトパラメータをとして次のように定義する。

+� � II, &
�

�K�
2��(�4

クーロン散乱は無限遠まで効いてしまうが、プラズマ中ではデバイ遮蔽により実際にはある距離までで遮断される。テ

スト粒子 2というか軽い粒子である電子4のデバイ長さを �とし、デバイ長を +�で割った全てのテスト粒子に対する平

均値を Mと定義する。すなわち

M � B��+� @
�

�II, &�

�

�� �

�"�

����

2��(�4

となる。実際には、.� ��
2"4を越えると量子効果が効く。しかし、実際には �� Mが問題になるのであり、次の表の通

りその値は � � ��の値に入る。

図 ��(/ 電子)陽子の場合の ��M

同種粒子の )
1 � ���� ���


���J�
	�� 
	�� )4 を以下のように定義する。

� 2NK�4� ' )4 @ K�2��(�4
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これは、テスト粒子が ��度曲がる時間とも考えられる。前の章で示した � 2NK�4� 'の式から

)4 @
K�

�4 O]24,K4 �!24,K4P
2��(.4

@
�

-�",K+��2] �!4 ��M
2��(�4

となる。

異種粒子の )
1 � ���� ���


既に �種類の粒子はそれぞれ別々に熱平衡に達しているとし、それぞれの温度を � と �, とすると、緩和に要する時間

)��は、次の方程式を解くことで得られる。

��

�)
@

�, � �

)��
2��((4

)�� @
���,


���

-2��4���",I�I�
,&

� �� M
2��(�4

@ ��-�
��,

",I���
, ��M

�
�

�
A

�,
�,

����

2��(-4

ここで、�は原子質量単位で割った質量 2��, �, , ��, ��も同様4。また、)��は変数 � と �, によって決まる係数であり、

)��は � と �, が近くなった時に長くなることに注意しておく。

平衡へのシナリオ

電子と陽子のみからなるプラズマを考える。

)�� @ 電子)電子が平衡に達するのに要する時間2��(�4

)�� @ 陽子)陽子が平衡に達するのに要する時間2����4

)�� @ )�� @ 電子)陽子が平衡に達するのに要する時間2����4

とする。

2�4 電子と陽子がそれぞれほぼ同じ運動エネルギーを持っている場合、

)�� @
���.�

���
� � ���

"I� ��M
2����4

)�� @
���.�

���
� � ���

"I� ��M
2����4

)�� @
��-����

����
� � ���

"I� ��M
2���.4

となり、

)�� / )�� / )�� @ � / .� / �-�(2����4

となる。



���� 電子)陽子間が熱平衡に達する時間と電離平衡に達する時間 ���

2�4 電子と陽子がほぼ同じ速度を持っていた場合 2K� @ K�4。

�� @
��
��

��2���(4

)�� @
���.�

���
� � ���

"I� ��M
2����4

)�� @
���.����

� � ���

"I� ��M
2���-4

)�� @
��-����

����
� �

���
�

"I� ��M
2����4

となり、

)�� / )�� / )�� @ � / �-�(� / �-�(
��2��-�4

となる。

いずれの場合も、電子)電子、陽子)陽子、電子)陽子の順番に平衡に到達していく。

電子)電子と電子)イオンの簡単な表式は ����	 2��-.4で与えられているので、ここに書いておく。

)�� @ .�-� ��
� ���
� 2"� ��M4

��2��-�4

)�� @ ���� ��� � �� '� : '�� � ���
� 2"� ��M4

��2��-�4

ただし、��は 2�:4、"�は 2����4を単位とする。� �� 'と � : 'はそれぞれ質量数を単位とする平均イオン質量と、

0����>� ��� =���>� である。また、1線を放出するプラズマ温度では

�� M @ �.�- A ��2��"
����
� 42��-�4

と近似できる。

,���� イオン化に要する時間

最初電子が既に十分な温度に到達しているが、原子の方は中性であると仮定する。電子の衝突電離により原子はイオン

化して行く場合に、イオン化平衡に達する時間 )#	,は次のように表せる。

)#	, @
���
�!)

2"�<)��4
��2��-.4

"�)#	, @

���
�!)

2<)��4
��2��-�4

1線領域で輝線として観測される =E 6E CE 6�E �>E �	E �E =�E 8� について具体的に計算すると、

"�)#	, @
���
�!)

2<)��4
�� � ���� 2��� ����42��-(4

となる。

電子)電子、電子)イオン、イオン化、それぞれの平衡に達するまでの時間を比較すると、

)�� 
 )�� � )#	,2��-�4

となる。

各 "�)#	,に対するイオン化の時間変化の様子を図に示す。
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図 ���/ CE �	E �E 8�の "�)#	,に対するイオン化の時間変化 2����	 ��-.4。実線は '�	��	�	
�E破線はイオンアバンダンス



���� 電子)陽子間が熱平衡に達する時間と電離平衡に達する時間 ���

,���� 超新星残骸におけるイオン化非平衡

若い超新星残骸である =�� 0や 
���� �6�の �������� ���の観測結果をイオン化平衡を解析した所、得られたメタル

アバンダンスが超新星での重元素合成の理論予想よりも大きく問題であった。しかし、若い超新星残骸ではイオン化非

平衡である可能性が指摘されていた。そこで、「てんま」衛星を使って観測した 2
�!���	 �� �����-(4。その結果、輝線

の中心エネルギーがイオン化平衡とずれから、それぞれの元素でのイオン化パラメータを決めた所、いずれも一致した。

さらに、イオン化非平衡での '�	��	�	
�を仮定し、アバンダンスを求め直した所、超新星の重元素合成モデルと大体一

致した。

図 ��-/ 「てんま」によって得られた =�� 0と 
����のスペクトル 2
�!���	 �
�� ��-�4

図 ���/ =�� 0と 
����の各元素の輝線中心のイオン化平衡からのずれと、"�� の関係 2
�!���	 �
�� ��-�4
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��� 禁制線を用いてプラズマ密度を求める方法

許容線では、衝突による励起状態から基底状態へ光子の自然放出により落ちる時間が非常に速いので、輝線強度は衝突

励起の確率によって決まる。禁制線では励起状態から基底状態へ落ちる時間が長い。

ある原子が、光子を自然放出する確率は、電子密度によらず一定であるのに対し、衝突する確率 2単位時間に衝突する回

数4は電子密度に比例する。よって、電子密度が高い場合は電子による衝突する確率が、自然放出を上回る。励起した状

態で電子が衝突すると、衝突により基底状態に落ちる。

以上の関係を用いると、許容線と禁制線強度を比較することにより、電子温度のみならず電子密度を求めることができる。

図 ����/ 禁制線を用いた電子密度の決定 2C�
��<��� ��-�4



���� 禁制線を用いてプラズマ密度を求める方法 ���

図 ����/ 禁制線を用いた電子密度 2恐らく ��>"�4と温度の決定 2C�
��<��� ��-�4。
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��� 光電吸収

光電吸収のエネルギー依存性と、原子番号の依存性を示す。詳しい計算は ��<	� 	 ��� %	>�
��� 2����4E "��+�� ���

%�

�� 2��(�4 を参照。

�(, @
�������&

��I�

�
�
����"


62C, ", 4, I4

C�
2��--4

Iは元素番号、Cは吸収される光子の角周波数、"は <�!��)����する電子の最初の �
�
�。4はVVV。6は <�!��)���� 5�!�


���
��で、'�>�付近では ��H程度の誤差で �である。入射1線エネルギーに対して ���
� 、元素番号に対して I�の依存

性を持つことを覚えておく。

宇宙組成をした冷たいガスに対する吸収断面積が図 ����によって与えられている。

図 ����/ 宇宙組成の場合の吸収係数 2���	��� ��� ��=����� ��-�4。



���

第�章 衝撃波と超新星残骸

��� 一次元衝撃波

理想気体における一次元の強い衝撃波は、ランダウ@リフシッツ「流体力学 �」�-�で解説されている。また、坂下、池内
「宇宙流体力学」では、もっと詳しく解説している 2たぶん、坂下、池内「宇宙流体力学」を読むのが一番良いと思う4。

衝撃波が通過する前の物質 2���4には添字 �を、通過した後 2�6�4には添字 � をつける。衝撃波が通過する前の物質は

停止しており、通過すると運動を開始する。しかし、それだと扱いにくいので、衝撃波の静止系で物事を考える。その

場合衝撃波面に対し、���が衝撃波の伝わる速度で衝撃波面に衝突し、衝撃波面を通過後に速度が遅くなる。

図 -��/ 衝撃波の模式図

衝撃波面の前面での速度 2すなわち衝撃波の伝わる速度4、密度、圧力、温度を ��、��、��、��とし、後面での速度、密

度、圧力、温度を ��、��、��、��とする。衝撃波面前後の単位質量当たりのエンタルピーを K�、K�とし、断熱指数を

8 とする。すると、次の � つの保存則が成り立つ。

���� @ ���� /質量保存2-��4

�� A ���
�
� @ �� A ���

�
� /運動量保存2-��4

K� A
�

�
��� @ K� A

�

�
��� /エネルギー保存2-��4

さらに、理想気体なので、

 @
�

�

�

8 � �
2-�.4

K @ 8 2-��4

K @
8

8 � �

�

�
2-�(4

2-��4

である。以上の �つの式を ��� 	�@3!>��	�
の関係式と呼ぶ。8は断熱指数で

8 @

�
� ���

� ��"

�
�

@ <5�</2-�-4

@ ��� 2非相対論的理想気体42-��4

@ .�� 2相対論的理想気体、光子気体42-���4

である。また。� 
 �の場合には

� @ 28 � �4�2-���4
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である。

よって、エネルギー保存は

8

8 � �

��

��
A

�

�
��� @

8

8 � �

��

��
A

�

�
���2-���4

となる。この式と、質量保存、運動量保存を合わせると

��
��

@
28 A �4�� A 28 � �4��

28 � �4�� A 28 A �4��
2-���4

となる。ここで、強い衝撃波という仮定

�� � �� すなわち �� � ��2-��.4

�� � 8 A �

8 � �
��2-���4

をつけ、マッハ数� を

�� � ��
��

2-��(4

と定義すると、以上の式から次の関係が得られる 2ランダウ@リフシッツ4。

��
��

@
��
��

@
28 A �4��

�

28 � �4��
� A �

2-���4

��

��
@

�8��
�

8 A �
� 8 � �

8 A �
2-��-4

��
��

@

�
�8��

� � 28 � �4
� �

28 � �4��
� A �

�
28 A �4���

2-���4

��
� @

� A 28 � �4��
�

�8��
� � 28 � �4

2-���4

銀河団では、重力エネルギー以外に、銀河風や �7銀河での 056からのバブルによる衝撃波で加熱が行なわれたどうか

を考えるのに、エントロピーを用いたスタディが使われる。衝撃波が通ることによるエントロピー発生については、坂

下、池内「宇宙流体力学」�.�、*	���� �
 ��� 2����4 20�
��)��,�������4 の 0�����	Jなどを参照 2いずれ追記する4。

さらに、衝撃波の速度が ���の音速よりも非常に速いという仮定、

�� @
��
��

� �2-���4

をつけると、次の様に書ける。

�� @
8 A �

8 � �
��2-���4

��� @
�

�
28 A �4

��

��
2-���4

��� @
�

�

28 � �4�

8 A �

��

��
2-��.4

�� @
8 � �

8 A �
��2-���4

�� @
����

�
�

8 A �
2-��(4

�� @
�




��

��
@

�28 � �4

28 A �4�
�



���2-���4

�は平均分子質量なので、衝撃波により温度が上昇し冷たい物質がプラズマ化した場合には注意すること。8 @ ���の

場合、密度は衝撃波通過後に .倍になり、衝撃波面に対する相対速度は ��.となる。���が静止した系では、衝撃波通

過後に、物質は衝撃波の速度の ��.倍の速度で衝撃波の進む方向に動き始める。



-��� 一次元衝撃波 ���

図 -��/ 衝撃波の成長
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��� 球対称衝撃波

-���� 簡単なモデル

坂下@池内「宇宙流体力学」����の点源爆発の簡単なモデル 2<4を紹介する。

全エネルギー ��の爆発により生じた衝撃波が、密度 ��、圧力 ��の ���を伝わることを考える。衝撃波の速度を �$、

衝撃波面の半径を �とし衝撃波により掃き与せられたシェルの厚みをN�とし、その中では密度は一定であり 2これは厳

密には正しくない4�� とする。シェルの質量を�、速度を ��、圧力を ��とする。さらにシェルの内側領域の圧力を ��

とする。

��� 	�@3!>��	�
の関係は次のように書き換えられる。

�� @
8 A �

8 � �
��2-��-4

�� @
�

8 A �
���

�
$2-���4

�� @
�

8 A �
�$2-���4

衝撃波により半径 �に元々あった ���が掃き与せられ、シェルを形成するので

.�

�
���� @ .���N���2-���4

N� @
�28 � �4

�28 A �4
2-���4

となる。8 @ ���では、N��� @ ����であり �に対して十分薄い。

衝撃波自体はエネルギーを持たない 2面であり物質ではないので当たり前4。衝撃波は、最初、爆発物質が超高温プラズ

マとなり、これの持つ非常に高い圧力が、その外側の物質を後ろから押すことにより生ずる。また、���の温度は非常

に低く、圧力は無視できるとすると、シェルに関する運動方程式

�

�)
2���4 @ .����� @ .���#��2-���4

2-��.4

が得られる。#は �� @ #��の定数であり、実際の値は後で決まる。��� 	�@3!>��	�
の関係を使い、��、��を ��、�$

で表し、� @ 2.���4����であることに注意すると、

�

�)
2���$4 @ �#��� �

$2-���4

となる。�$ @ ����)なので、

�$ @ �������'�2-��(4

となる。�は積分定数であり、後で決まる。

#と �は、エネルギー保存則により決まる。シェルの運動エネルギーと内部エネルギーをそれぞれ �;、�.とすると、

�; @
�

�
����2-���4

�. @
#��

8 � �

.�

�
��2-��-4

となる。よって、全エネルギー ��は

�� @ �; A�.2-���4

@
.�

�
���

�

�
�#

8� � �
A

�

28 A �4�

�
����'���2-�.�4
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となる。これはコンスタントにならなければならないので、その結果 #と �が次のように決まる。

# @ ���2-�.�4

� @

�
�

.�

28 � �428 A �4�

2�8 � �4

�����
��

��

����

2-�.�4

その結果、以下のように �$、�の時間発展が決まる。また、上に示した書き直した ��� 	�@3!>��	�
の関係に代入す

ることで、圧力 ��、�� も決まる。

�$ @ ������2-�.�4

� @ J�

�
��

��

���


)��
2-�..4

J� @

�
��28 � �428 A �4�

�(�2�8 � �4

���


2-�.�4

全エネルギーの分配は

�.��; @
8 A �

8 � �
#2-�.(4

@ � 2� # @ ���, 8 @ ���42-�.�4

となる。

図 -��/ シェルの厚みを考慮した �6�の簡単なモデル
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-���� 厳密解 0�����解、�����$������解2

厳密な解は、�����E 
�����E 6�!����� の �人がそれぞれ独立に求めたので、����� 解又は、�����)
�����解と呼ば

れる。

厳密解は

>�

>)
A �

>�

>�
A

�

�

>�

>�
@ � / 運動方程式2-�.-4

>�

>)
A �

>�

>�
A �

>�

>�
A

���

�
@ � / 連続の式2-�.�4

>

>)

�
�

��

�
A �

>

>�

�
�

��

�
@ � / エネルギーの式2-���4

と、全エネルギー ��が保存されるという条件から解かれる。上記の偏微分方程式は

J @

�
��
��

���

�

)��

2-���4

というただ一つの無次元の変数で記述することができる。よって、この偏微分方程式は常微分方程式に変換することが

できる。この変換を相似変換と呼び、その解は相似解と呼ばれる。

この系は Jというただ一つの独立変数によって記述され、任意の時刻における衝撃波面の半径 �2)4は、Jのある定数 J�

によって次のように与えられると考えることができる。J�は、前の章でやったと同じく全エネルギーが保存されるとい

う条件により後で決まる。

その結果、衝撃波面の半径と衝撃波の速度が次のように得られる。

�2)4 @ J�

�
��

��

���


)��
2-���4

�$2)4 @
�

�
J�

�
��

��

���


)���
 @
�

�

�2)4

)
2-���4

さらに、J @ J�が衝撃波面を表し、その比である �が �6�の内側の構造を決定する。

� @
J

J�
@

�

�
2-��.4

@
�

J�

�
��
��

���


�)���
2-���4

�を変数とする無次元の関数を使うと、�6�の内部構造 �2�, )4、�2�, )4、� 2�, )4が完全に解ける。

�2�, )4 @
�

)
� 2�42-��(4

�2�, )4 @ ��I2�42-���4

� 2�, )4 @ ��
��

)�
Y2�42-��-4

また、衝撃波面での値、すなわち � @ �での値は ��� 	�@3!>��	�
の関係から

� 2�4 @
�

8 A �
Æ2-���4

I2�4 @
8 A �

8 � �
2-�(�4

Y2�4 @
�

8 A �
Æ�2-�(�4

Æ @
�

�
2-�(�4

となる。J�などを表に、� @ �での値で規格化した、超新星残骸内部の速度、密度、圧力分布を図 -��に与える。
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さらに、衝撃波面の後ろの圧力 ��2�, )4、温度 ��2�, )4は以下のように与えられる。

��2�, )4 @
-

��

��
8 A �

J��

�
��

��

���


)���
2-�(�4

��2�, )4 @
�$��




� -

��

8 � �

28 A �4�
J��

�
��

��

���


)���
2-�(.4

ある時刻 )のある半径 �での物理パラメータを知る具体的手順は次の通り。まず衝撃波面のすぐ後ろの +�2�, )4、��2�, )4

などを求める。次に、求めたい場所 � と衝撃波面の半径 �の比である � @ ���を求め、図 -��と、衝撃波面 �におけ

る各パラメータの値 +�2�, )4、��2�, )4などと、求めたい場所の +2�, )4、� 2�, )4などの比を知る。最終的にその比を用い

て、求めたい場所の +2�, )4、� 2�, )4などの値を求める。

上では一様な ��� 中での超新星爆発を考えたが、超新星になる前の星が進化する時に様々な形で放出する物質の中を

衝撃波が伝わると考えられている。よって、=��は � 
 ���の物質分布をしているはずである。これの解は =�����	��

2��-�4に与えられている。

図 -�./ J、エネルギー配分

セドフ解をもう少し使いやすくした式を下に与える。

�2)4 @ ����

�
)

�����

���
�
�

��
���>�

���
 � "�
�����

����

O��P2-�(�4

�$2)4 @ .��

�
)

�����

����
�
�

��
���>�

���
 � "�
�����

����

O � �����P2-�((4

��2)4 @ ���.� ���
�

)

�����

����
�
�

��
���>�

���
 � "�
�����

����

O"P2-�(�4
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図 -��/ �����解での、� @ �での値で規格化した速度、密度、圧力の超新星残骸内部構造 2上4 圧力分布の時間発展 2下4。
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図 -�(/ �����解での、� @ �での値で規格化した各パラメータの �6�の内部構造 2篠田君の井上ゼミにあった図だが、

出展が不明4。
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-���� ������� ���	�

まだ未完成/ ��"�� 0�? �--E ���E 2���.4を読む。

��� 超新星残骸の進化

超新星残骸は �4 自由膨張段階、�4 �����段階、�4 放射冷却段階、.4 圧力駆動雪かき段階、�4 運動量保存雪かき段階、

を経る。

�� 自由膨張段階

超新星を起こした星の �^��
�質量��<�)�(と、はき寄せられた ���の質量�$=���を比較し、��<�)�( ' �$=���である期

間。密度 "�で爆発した超新星残骸が、次の �����段階に入る時刻と半径を )6、�6 とすると、��� @ ��� ���の場合

)6 @ �� ���
�
���

��

���� � "�
�����

�����
��2-�(-4

�6 @ �

�
���

��

���� � "�
�����

�����
��2-�(�4

となる。つまり � �����程度で次の段階へはいる。

�� .
&��段階

��<�)�( � �$=���の期間。

)� @ ���� ���
�
�
�

"�

��
���

"
�
���
� ��2-���4

で次の段階へはいる。

�� 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ���の固有運動である

� �� ���に近付くと次の段階に入る。

�� 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よって、

その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

�� 運動量保存雪かき段階

シェルに残った運動量により膨張する段階。

-���� セドフフェーズ超新星残骸のパラメータを観測で決める

距離が分かっている場合、��を仮定する場合、"���を観測で決める場合、"�を仮定する場合など、それぞれの時で、観

測により超新星残骸のパラメータがどう決められるかをまとめる。

セドフ解は爆発エネルギー�、爆発時の ���の密度 "�を決めれば、時刻 )での状態が全て決まる。つまり、未知数は �

つである。
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一方、�6�までの距離が分かっている場合、スペクトル、イメージング観測から直接求まるのは、�6�の半径 �、温

度 ��、'�	��	�� ����!�� "��� である。"�は、超新星残骸の中での密度であり、���の密度 "� とは違うことに注意。

'�	��	�� ����!��から密度を知るためには光っている領域の体積が必要で、精密なイメージング観測が可能であれば体

積を求めるのは不可能ではないが、ここではそこまでは無理だと考える。また、温度も全体が決まっているだけとする。

その場合、セドフの厳密解と簡単なモデルの両方をミックスした形でパラメータを求める。

まず、セドフの厳密解から、

� @ ����

�
)

�����

���
�
�

��
���>�

���
 � "�
�����

����

O��P2-���4

�� @ ���.� ���
�

)

�����

����
�
�

��
���>�

���
 � "�
�����

����

O"P2-���4

次に簡単なモデルから、球殻の厚みが 8 @ ���では、N��� @ ����であることを利用し、

�� @ 2"��� 4 @ "��

�
.��� �

��

�
2-���4

を得る。さらに、強い衝撃波であるから

"� @ ."�2-��.4

である。この内、観測的に決められるのが ��、�、� である。一方、未知数は "�、"�、)、�であり、式は .つなので

完全に求めることができる。

距離が不定の場合は、超新星爆発のエネルギーは ��
�2��>�4 と仮定して、距離�を含む他のパラメータを求めることが

良く行なわれる。

観測的にもう一つ、輝線の中心エネルギーからイオン化パラメータ ")を決めることができるが、他の観測値に比べてイ

オン化パラメータの観測エラーは大きいので参考に使う程度であるのが一般的である。そもそもイオン化パラメータ ")

の )は光っている領域が加熱されてからの時刻であり、超新星爆発からの経過時間とは必ずしも一致しないので、使って

良いかどうかも怪しい。

-���� 現実に観測される超新星残骸

=�� 0を例に、1線、電波、光の絵を示す。
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図 -��/ 1線 2左上、=������4、光学 2右上、�7�4、赤外 2左下、��C4、電波 2右下、:%04での =�� 0のイメージ。

図 -�-/ =�� 0全体の 1線スペクトル 2=������4
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第	章 非熱的宇宙 
 ��
 ����
�
 ����
��
 
 の
発見

1線などの高エネルギー観測により高温プラズマが発見され、従来の冷たい宇宙観は書き換えられた。これをG
�� 3�


9�	�����Gと呼ぼう。これは、基本的には重力によって得られたエネルギーが準静的な平衡状態に落ちた時の状態である。

重力がエネルギー源である以上、粒子エネルギーは重力で得られるエネルギーを越えることはできない。

最大のエネルギーを得られる重力系はもちろんブラックホールであり、その最大エネルギーは静止質量の ���であった。

すなわち、

�� �
�

�
���

� @
�

�
��-��:2���4

である。つまり、G3�
 9�	�����Gでは 
� � �����: を越えることはないのである。

しかし実際には、超新星残骸でのシンクロトロン 1線やコンプトンガンマ線、高速回転するブラックホールから放射さ

れる鋭く絞られた宇宙ジェット、そして宇宙線の観測からそれをはるかに越える超高エネルギー粒子を持つ粒子が次々発

見された。これは重力では説明できない。

これは、大多数の粒子が持つエネルギーを少数の粒子に集中させることによる。そのメカニズムは磁場と運動による加

速メカニズムが働いているものと考えられる。これを我々は、��世紀の宇宙観G
�� 'J
���� 9�	�����Gと呼びたい。

これより以下の章では、その非熱的宇宙 _ 
�� 'J
���� 9�	����� _ を述べて行こう。

2地上の加速器の種類や効率の紹介、宇宙の加速器としてのパルサー、�6�、*%0`0�などの紹介と可能なら種類分け

を書く4
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図 ���/ 熱的宇宙と非熱的宇宙
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図 ���/ 宇宙線の積分スペクトル。スペクトルは �2' �4の形で書いてある。

Tanimori et al. (1998)

Koyama et al. (1995)

図 ���/ �6���(の 1線観測と 
�:ガンマ線観測
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Tanaka et al.
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図 ��./ スピンするブラックホールと宇宙ジェット
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図 ���/ 誘導起電力と観測されている粒子エネルギー
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第��章 ビーミング

� �� 特殊相対論の復習

2渡邉、「素粒子物理入門」4

2まだ不十分なので、追記4

.元ベクトルの定義 2確認する必要あり4。

� � 2��, ��, ��, ��4 @ 2��,7�42����4

�2 � 2��,7�42����4

�2 � 2��,�7�4, �� @ ��2����4

�2 � 2��,�7�42���.4

.元座標の定義。

D � 2D�, D�, D�, D�4 � 2�), 7D42����4

.元ベクトル �、Hの内積はスカラー量なので、どの系から見ても同じ量を持つ 2ローレンツ不変量4。.元ベクトルの内

積 2確認する必要あり4。

� � H � �2H2 � ��H� A ��H� A ��H� A ��H� @ ��H� � 7� �7H2���(4

粒子の .元運動量を次のように定義する。

+ � 2+�, +�, +�, +�4 � 2���, +
, +�, +�4 � 2���, 7+42����4

自身の内積はローレンツ不変量なので、

+ � + @ +� @ 2���4� � 7+� � ����2���-4

�を静止質量と呼ぶ。

� @
�

7+��� A����2����4

= @ � ����2�����4

� � ��� A
7+�

��
2�
 �7+� 
 ��42�����4

� � �7+�� 2�
 �7+� � ��42�����4

� � ���, 8 � ��
�� ��

2�����4

� @ 8���, �7+� @ 8���2����.4

� @
�+��
�

, �8 @
�+�
��

, 8 @
�

���
2�����4

粒子と �をなす方向を � で進む系が見るこの粒子の全エネルギーは ��は、次のように書ける。

� @ ���, 8 @
��

� A ��
2����(4

���� @ 82��� � �+ ��� �42�����4

ただしここでは �、8は、粒子ではなく座標系の方で定義されていることに注意。
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� �� ビーミング

速度 � @ ��で進む物体を進行方向と �をなす角度から観測する場合を考える 2図 ����4。放射源の固有系で測定した周

波数を 	$、観測者の系で測定した周波数を 		�$、ローレンツ変換より

	$ @ 82		�$ � �		�$ ��� �42����-4

Æ � �

82� � � ��� �4
@

�
�� ��

�� � ��� �
2�����4

		�$ @ 	$Æ2�����4

と書ける。Æはビーミング因子と呼ばれるものである。一方、時間は周波数の逆数なので、放射源での時間間隔N)$ と

観測者での時間間隔N)	�$は

N)	�$ @ N)$�Æ2�����4

となる。つまり、放射が放射源で �秒間続いたとすると、観測者では ��Æ秒間に圧縮されて観測されることになる。

Æは �の関数である。よって、同じ放射源を観測しても真正面および後方から観測した場合はそれぞれ

Æ2���� � ��4 @

�
� A �

�� �
2�����4

Æ2
�	�� ��4 @

�
�� �

� A �
2�����4

となる。同じ放射源からの光子を見ても、見る方向によって見え方が違うと言うことである。

さらに、放射源の固有系で放射される光子の方向 �$と、観測者の方向 �には次の関係がある。

��� �$ @
��� �	�$ � �

�� � ��� �	�$
2����.4

その結果、放射源での立体角NI$ @ ��N��� �$ の範囲で放射された光は、

NI	�$ @ I$�Æ
�2�����4

の狭い範囲に集中することになる。

つまり、放射源では等方に放出していても、観測者の系では放射源の進行方向に集中することとなる。集中する角度を

求めると、

��� �	�$ @
��� �$ A �

� A � ��� �$
, �$ @

�

�
2����(4

��� �	�$ @ �, �	� �	�$ @
�
�� �� @

�

8
2�����4

となる。つまりおおっざっぱに言って光子は �	�$ � ��8 に集中すると考えて良い。これをビーミングと呼ぶ。

放射源でも観測者でも光子数は保存される。放射源は、放射源の系で等方に単一周波数 	$で光度 �$ を Æ)$ 間放射した

光子数と、観測者での光子数を比較すると、観測者と放射源の距離を�とし、観測者の受けるエネルギーフラックスと

光子の周波数を 
	�$、		�$とすると

�$

	$
N)$

NI$

.�
@




		�$
��NI	�$N)	�$2����-4


	�$ @ Æ�
�$

.���
2�����4

となる。つまり、ビーミング因子 Æ の .乗に比例する。内訳は、上で示した通り光子の周波数が Æ 倍、立体角が Æ� 倍、

さらに時間の圧縮により光子が一度に Æ 倍に来る。一方で、例えばフレアの持続時間は ��Æに短くなるので、フレアな

どのイベントを時間積分した総エネルギーの場合には Æ の �乗となる。



����� ビーミング �.�

上は、Æ関数的なスペクトルを仮定した。つまり、全スペクトルを積分した光度での比較と考えられる。一般的にはスペ

クトルには幅がある。スペクトルの中心値がビーミングにより高い周波数に移ると同時に、その幅は Æほど広がる。よっ

て、単位立体角、単位周波数当たりの ����	�� ��
���	
�で比較する場合は、周波数幅のことを考えて、

-	�$2	4 @ Æ�-$2	4O��>����� � ��� �3+ � �
�P2�����4

となる。

これは、����� �����の要素が %����
+ �����	��
であることから導かれる

-2	 �4
	��

@
-2	4

	�
, 	 @ Æ	�2�����4

と一致する。

図 ����/ ビーミング
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� �� !"#
�$"%�
�$ &'��'


視線方向に垂直な見かけの膨張速度が光速よりも大きい運動。Z�Cなどで観測されている。

時刻 ) @ �に光子を放射するノット 2超高温のプラズマとでも考える4が Z�Cから観測者に対して � の方向に速度 �で

放出されたとする。) @ �に放射された光子は時刻 ) @ )に面 =に到達する。一方、ノットはその間 �)だけ進み * に到

達する。この瞬間に放射された光子は、) @ )AN)に面 =に到達する。N)は簡単な幾何から次のように書ける。

N) @
�)� �) ��� �

�
2�����4

観測者にとっては奥行き方向は見えないので、ノットが N)の間に見かけの距離 �) �	� �進んだように見える。その結果、

見かけの移動速度 �(��が次のように得られる。

�(�� @
�) �	� �

N)
@

� �	� �

�� 2���4 ��� �
, �(�� @

� �	� �

�� � ��� �
2�����4

��(��
��

@
�2��� � � �4

2�� � ��� �4�
2����.4

よって、��� � @ � の時に、最大値

�(��2��J4 @
��

�� ��
@ 8�2�����4

となる。よって、8 � �、� � �の時に ����� � となる。

�(��2��J4 @
��

�� ��
' �2����(4

� ' ��
�
�2�����4

となる。すなわち、�!����	�	��� ��
	��が観測される、ということはノットが光速に近い速度で運動していることを示

している。



����� �!����!�	��� ��
	�� �.�

図 ����/ 3!<<�� 
��������による、�-�の �!����!�	��� ���	��。上の絵は、ジェットの全貌。����光年程度の長さ。

下の絵は、���.年から ���-年に得られた�-�中心領域の画像 2*	��

�E ?�E ����4。
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図 ����/ �!����!�	��� ���	��の説明。



���.� 加速している相対論的荷電粒子からの電磁波放出 �.�

� �� 加速している相対論的荷電粒子からの電磁波放出

�<�(�� 全放射エネルギー 0いい加減なので見直すこと2

トムソン散乱の項で示した通り、加速度運動する粒子から全立体角、全波長で輻射される全放射エネルギーは

� @
�9�

���
7� � 7�2����-4

と書ける。ここでは行なわないが粒子の静止系を =�、観測者の系を = とすると、加速度の進行方向に垂直な成分と並

行成分のローレンツ変換は、

���(�( @ 8���(�(2�����4

������ @ 8������2���.�4

となる。よって、輻射される全放射エネルギーは実験室系では、

� @
�9�

���
7�� � 7�� @ �9�

���

�
����(�( A �������

�
2���.�4

@
�9�

���
8�
�
���(�( A 8�������

�
2���.�4

となる。
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第��章 サイクロトロンとシンクロトロン輻射

���<�� 4������8��
	�

電子 2荷電粒子4が磁場のまわりを回転する半径を %����半径 �9、回転周波数をG
�� ���;!���� �� ��
�
	��G又は、G
��

���;!���� �� >���
��Gと呼び、=5�)5�!��単位系では角周波数 C� 又は 	9は次のように書ける。

非相対論では、

7
 @ &27� A
7�

�
� 7�42����4

���
�

�9
@

&

�
�2����4

�9 @
� ����

&�
2����4

��	9 @ C� @
�

�9
@

&�

���
2���.4

となる。一方、相対論的になると、���を +、すなわち 8����に置き換えて、

�9 @
� ����

&�
@

+�

&�
@

� � 8����

&�
2����4

� � �, 8 � �2���(4

�9 @
� � 8���

&�
@ ���� ������

�
�

��5

��� � +�

��
�:

�
2����4

��	9 @ C� @
�

�9
@

&�

8���
2���-4

となる。

ちなみに、��だと

��	9 @ C� @
&�

8��
2����4

9 @ �O�P @ � � ����O��!P2�����4

� @ �O
P @ ���O5�!�P2�����4

� @ �O >P @ ���O>P2�����4

となるので、他の文献を見る時には注意すること。

���<�� 全輻射パワー

先ほど示した通り、観測者が観測する加速度運動する相対論的粒子からの全放射エネルギーは

� @
�9�

���
7�� � 7�� @ �9�

���

�
����(�( A �������

�
2�����4

@
�9�

���
8�
�
���(�( A 8�������

�
2����.4

である。磁場中を回転する粒子では

��(�( @ �2�����4

����� @ C������2����(4
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である。よって、

� @
�9�

���
8�

9���

8�����
������2�����4

@
�

�
�����

�
����8

���, �� @
9�

���
2����-4

となる。��は電子の場合古典電子半径である。電子は等方的に分布しているとすると

� ������ ' @
��

.�

�
�	��#�I @

���

�
2�����4

となる。結局以上をまとめると、

� @

�
�

�

�
�����

�8��� @
.

�
�.��

�8�%�2�����4

@ (�(� �����8�
�

�

�$5

��

O�: �����P2�����4

@ ���� �����8�
�

�

�$5

��

O��>� �����P2�����4

% @
��

-�
2�����4

となる。% は磁場のエネルギー密度である。

���� サイクロトロン輻射

������ 電場とそのパワースペクトル

電磁波とは、観測者が感じる電場変化であり、その電磁波の周波数スペクトルは電場変化をフーリエ変換したものとな

る。シンクロトロンは電子が光速よりも十分ゆっくり運動する場合を指す。

図 ����/ =����
���



����� シンクロトロン輻射 ���

���� シンクロトロン輻射

������ 電場とそのパワースペクトル

シンクロトロンの場合は、電子の速度が相対論的であるため、進行方向の前後に放射していた電場がビーミングをする

ため、鋭く前方を向く。その結果、フーリエスペクトルをとると高調波成分が現れることになる。

図 ����/ =����
���

������ 単一エネルギーの電子の場合

正しい答え

ピッチ角 #で磁場を回転する単一のエネルギーの電子から放射されるシンクロトロン輻射スペクトルは次のように書ける。

� 2C4 @

�
�&�� �	�#

�����

 2D42����.4


 2D4 � .��
�\2���4

�D
�

����
2�
 D
 �42�����4

�
��
�

����
&�
D��� 2�
 D� �42����(4

D � C�C)2�����4

C) � �

�
8�
�

&�

8��

�
�	�# @

�

�
8�C� �	�#2����-4

	) @
�

.�
8�C� �	�#2�����4

C� � &�

8��
2�����4

2�����4

C)はG=�	
	��� 8��;!����Gと呼ばれる。これは、シンクロトロンのビーミングの部分をフーリエ変換して出てくる周波数

に対応する。すなわち、�	�# @ �の場合、ローレンツ因子が 8である時のピークの時間幅が N) � ��C)にほぼ対応する。

図 ����に 
 2D4を示す。ピークが D @ ����すなわち C @ ����C)に来る。
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図 ����/ �������
���の放射エネルギー

単一周波数による近似

これでは面倒だと言う向きには次のような近似が使われることがある。

ローレンツ因子 8 を持つ電子からのシンクロトロン輻射を次のように近似すると、

��284 @
.

�
�.��

�8�
��

-�
Æ2	 � 	�42�����4

	9 � &�

�����
2�����4

	) � 8�	9 @ 8
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�����
2����.4

�	) @ .�. �:

�
��

��
�:

���
�

��5

�
2�����4

������ ベキ関数型の電子エネルギースペクトルの場合

電子のエネルギースペクトルを � 2�4又は � 284と表す。電子がベキ関数型のエネルギースペクトルを持つ場合、放射

されるシンクロトロン輻射のスペクトルは以下のように書ける。

� 2�4�� @ ���
����2����(4

� 284�8 @ ��8
���82�����4

� 2C4 @
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�&���� �	�#

�����2+A �4
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\

�
+

.
� �

��

�� ��C

�&� �	�#

���������
2����-4

重要なことは、傾きである。電子のスペクトル �+に対し、シンクロトロン放射の傾きはエネルギーインデックス #お

よびフォトンインデックス \はそれぞれ

� 2�4�� @ ���
����2�����4

# @ �+� �

�
,\ @ �+ A �

�
2���.�4

となる。つまり、1線スペクトルから電子のスペクトルを一意に決めることが可能となる。



����� ランダウ準位とサイクロトロン吸収線 ���

�����( カットオフを持つベキ関数型の電子エネルギースペクトルの場合

2これまで示してきた記号の定義が違うかも知れない4 衝撃波加速などにより有限の時間の間に得られるエネルギーはも

ちろん有限であり、また、実際に天体で観測される電子のエネルギースペクトルはシンクロトロンやコンプトンによる

冷却が効くために、電子スペクトルが無限大まで伸びることはない。それを表現するために、�J�型のカットオフを入れ

ることが多い。

� 284 @ ��8
�� �J�2�8�8*42���.�4

完全にベキ型であれば前節で見た通り解析的に計算できるが、この場合は簡単ではない。これは、各エネルギーの電子

が放射するスペクトルがややこしい形をしているからである。しかし、実際には電子のエネルギースペクトルは広い領

域にわたるので、全体で放射されるシンクロトロン輻射にくらべて各エネルギーの電子が放射するスペクトルは十分狭

いと近似できる。

そこで、[���	�� ��� [���>	
� 2����4は、各エネルギーの電子が放射するスペクトルをさきほど示した Æ 関数的と近似

し、解析的にスペクトルを求めた。その結果放射されるシンクロトロン輻射のスペクトルは

�� @ �	�( �J�
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��	���
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2���.�4
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と書ける。

�J�の中が �となるシンクロトロンのカットオフの周波数を 	)&� とすると、

�

8*

�
	�*�7%
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と書ける。

���� ランダウ準位とサイクロトロン吸収線

������ ランダウ準位

磁場中を運動する荷電粒子は、磁場が弱ければそのエネルギーは連続であるが、磁場が非常に強い状態では離散的とな

る。詳しくは、ランダウ@リフシッツ「量子力学 �」���������を見てもらうとして 2ランダウ@リフシッツは =5�)5�!��

と信じている4、答を書くと
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�
B�C� A

+�5
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� $�

1
�2�����4

C� @
&�
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2�����4

である。電子の場合は、スピン項は

$�1 @ �&B�����2�����4
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なので、

�� @

�
"A

�

�
A �

�
B�C� A

+�5
���

2�����4

C� @
&�

���
2����.4

2�����4

となる。: 方向の運動は量子化されないが、D � E 平面上の %����運動は量子化される。エネルギー準位をランダウ準

位と呼ぶ。準位は等間隔であり、磁場に比例する。具体的な値を書くと

B�C� @
B�&

���
� @ ���(O �:P

�
�

����5

�
2����(4

となる。つまり、ちょうど強磁場中性子星では 1 線バンドに来る 2中性子星での重力赤方偏移を考える場合はこれに

2� A :4��の項が付く4。また、その %����半径は

�, @ 2�"A �4�����2�����4

�� @

�
B��

&�

����

@ ��(� �����O��P

�
�

����5

�����
2����-4

となる。��( � �����O��P @ ����(O0Pなので、その軌道は原子よりも小さい 2a4。水素原子の半径 2ボーア半径4 �� @

B�����&
� @ ������ ����O��P。さすがに陽子の大きさ 2陽子のコンプトン波長4�� @ B����� @ ����� �����O��Pよりは

大きい。

������ サイクロトロン吸収線

強磁場中性子星表面でのランダウ準位は 1線バンドに来る。ということは、電子の静止質量よりは十分小さいので、シン

クロトロンではなく、サイクロトロンということになる。さて、この準位は「ぎんが」衛星で検出されている 2�� 	��	��

�
�� ����E �	���� 7論E �	���� �
��� ����E �� 	��	�� �
��� ����4。



����� ランダウ準位とサイクロトロン吸収線 ���

図 ���./ 「ぎんが」衛星による質量降着型 1線パルサーのスペクトル 2�� 	��	�� �
 ��� ����4。いずれも、サイクロト

ロン輝線吸収と見られる構造が検出されている。
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第��章 コンプトン散乱

���� コンプトン散乱の原理

������ コンプトン散乱 0電子が静止している2

静止している電子に対して、エネルギーの小さい光子が衝突散乱する過程をトムソン散乱と呼び、その散乱断面積は

/2����4

������ コンプトン散乱との関係

コンプトン散乱でも、光子の電子による散乱であるが、入射光子のエネルギーが高く、電子と光子の間でエネルギーの

やりとりがあることが、トムソン散乱との違いである。しかし、この �つの散乱は実体は全く同じものである。電子の

静止質量程度を境に、トムソン散乱からコンプトン散乱になる。

入射光子、散乱光子のエネルギーをそれぞれ /、/�とすると、トムソン散乱では

/� @ /2����4

��.
�I

@
�

�
���
�
� A ���� �

�
2����4

�� @
-�

�
���2���.4

と書ける。

一方、コンプトン散乱では、

/� @
/

� A 8
*��

2�� ��� �4
2����4

��

�I
@

���
�

/��
/�

�
/

/�
A

/�
/
� �	�� �

�
2���(4

� @ ��
�

.

�
� A D

D�

�
�D2� A D4

� A �D
� ��2� A �D4

�
A

�

�D
�� 2� A �D4� � A �D

2� A �D4�

�
2����4

D � �	����2���-4

2����4

さらに、

� � ��

�
�� �DA

�(D�

�
A � � �

�
2D
 �42�����4

� @
�

-
��D

��
�
�� �DA

�

�

�
2D� �42�����4

となる。D
 �、すなわち
������散乱領域では散乱断面積はほぼ一定であるのに対し、D� �では D�� @ 2�	����4��

で急激に散乱断面積が小さくなっていく。ここを「"��	�)6	��	��の領域」とか「"��	�)6	�	��が効く」とか言ったりする。

ここで示したコンプトン散乱の式は、電子が静止系で成り立つ式である。実験室系でどうであれ、電子の静止系に持っ

ていけば、上記の式が成立すると考えても良い。しかる後にもう一度元の実験室に戻せば実際の実験室系で散乱がどう

行なわれるかが理解できる。
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図 ����/ コンプトン散乱の "	����
	��

図 ����/ 偏光していない光子に対するトムソン散乱とコンプトン散乱の散乱断面積。# @ �	����
�である。



����� コンプトン散乱の原理 �(�

������ 逆コンプトン散乱 0電子が大きなエネルギーを持つ2

さて、実際の宇宙では先ほど見た通り、加速により粒子が大きなエネルギーを持つことがある。この場合、エネルギー

の低い光子と散乱し高エネルギーに叩き上げる過程が存在する。これを逆コンプトン散乱と呼ぶ。

観測者系から上記の電子の静止系に移る。

/� @ /82� � ��42�����4

次に先ほどの電子が静止系のコンプトン散乱を行なう。

/�� @ /�
�
� A

/�

����
2�� ��� U4

���
2�����4

�
�
�� /�

����
2�� ��� U4

�
2����.4

��� U @ ��� ��� ��� �
� A �	� �� �	� ��� ���2.

� � .��42�����4

.�と .��は、電子の静止系での入射光子と散乱光子の 0+	�!�角である。そして最後に元の観測者系に戻る。

/� @ /��82� � ����42����(4

上記の逆コンプトン過程は、電子での静止系での入射光子のエネルギーにより �つの領域分けられる。観測者系では入

射光子のエネルギーは入射電子に比べて非常に低い。よって、電子の静止系に移った段階では 8 倍にブーストされて

/� @ /82� � ��4 � 8/2�����4

となると考えて良い。

この電子の静止系での入射光子エネルギー /�が電子の静止質量よりも小さい場合はトムソン散乱で考えて良い。一方、/�

が電子の静止質量よりも大きい場合はコンプトン散乱となる。

電子の静止系でトムソン散乱

まず、

/� � 8/ 
 ���
�2����-4

8 � /

����

 �2�����4

の場合は、トムソン散乱のために電子の静止系での散乱光子は入射光子と同じエネルギーを持つ。一方、散乱電子は静

止したままである。次に観測者系に移る際に散乱光子は座標変換で元に戻る際もう一度 8 倍の前方ブーストを受けるこ

とになる。その結果

/�� � 8/� � 8�/2�����4

となる。また、散乱断面積は先ほどのコンプトン散乱 D @ /����
� 
 �の極限と同じくトムソン散乱に近くなる。

�) @ �.



�� �8/

����
A

�(

�

�
8/

����

��

A � � �
�
� �.2�����4

となる。

入手光子および電子が等方的と考えて、散乱によって放射される全エネルギーは、一回の散乱により入射光子は約 8� 倍

のエネルギーをもらうが、入射光子は等方的であるなどをちゃんと考慮し正しく計算して

�)	��� @
.

�
�.�8

���%��2�����4

が得られる。%��は入射光子 2ソフトフォトンとか言う4のエネルギー密度である。
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電子の静止系でコンプトン散乱 �=1
���@����� �

電子静止系での入射光子エネルギーが電子の静止エネルギーよりも大きいと、散乱断面積はコンプトン散乱となる。そ

の条件は、

/� � 8/ � ���
�2�����4

8 � /

����
� �2����.4

である。電子静止系ではコンプトン散乱が行なわれ入射光子は電子にエネルギーを与えてしまう。その結果元の系にも

どっても、8� 倍になるということはない。観測者系での散乱光子のエネルギーは、観測者系でのエネルギー保存を考え

ることが見積もることができる。すなわち、8���
� � /に注意すると

/� � /A 8���
� � 8���

�2�����4

となる。多くの場合、不等号無視して

/� � 8���
�2����(4

と近似することが多い。

また、散乱断面積も "��	�)6	��	��によりどんどん小さくなる。

�) @ �.
�

-

�
8/

����

��� �
��

�
�8/

����

�
A

�

�

�
2�����4

入手光子および電子が等方的と考えて、散乱によって放射される全エネルギーは、

�)	��� @
.

�
�.�8

���%��

�
�� (�

��

8 � /� '

���� � / '

�
2����-4

が得られる。� /� 'および � / 'は %��で積分し平均した値である。

図 ����/ 逆コンプトン散乱の "	����
	��



����� 逆コンプトン散乱により放射される光子のスペクトル �(�

�����( 逆コンプトン散乱とシンクロトロン輻射の類似性

シンクロトロンの放射全エネルギーは

�$>,) @
.

�
�8���%�2�����4

%� @
��

-�
2�����4

であった。これと逆コンプトン散乱の放射全エネルギーは磁場のエネルギー密度をソフトフォトンの輻射エネルギー密

度に書きかえたものに一致し、同一の電子により、逆コンプトン散乱とシンクロトロン輻射の両方が観測される場合は、

�$>,)

�)	���
@

%�

%��
2�����4

となる。これは、電子が衝突する相手が静磁場であるか変動する磁場)電場であるかの違いに過ぎない。よって、静電場

の場合も同様の輻射過程が存在するはずである。

���� 逆コンプトン散乱により放射される光子のスペクトル

������ 等方的な単一エネルギー同士の電子と光子の場合

等方的な分布で、電子エネルギーが単一の場合に出力される散乱光子のスペクトルは以下の通りである。答のみを示す。

02/�4 @
��.
�

./�8���

�����
����
2� A �4 8�

8�
� 2�� �4 ��1

�21 � 8�
8�

� �

2� A �4 � 8�
8�
2�� �4 � � 8�

8�
� �21

��1
� �
���&	��

2�����4

ただし、� は電子の個数密度 O個����P、
�は単位立体角当たりに飛ぶ入射光子の個数フラックス O個���� � ��� � �
�Pで
ある。その結果、��.
�の単位は、O回���� � ��� � �
�P、0 の単位は O個���� � ��� � �
�Pである。
�が小さい場合はトムソン散乱なのでスペクトルの形は変化しないが、電子のエネルギーが上がるにつれ、ブロードに

分布することになる。
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図 ���./ 等方的な単一エネルギー同士の電子と光子の逆コンプトン散乱により放射される散乱光子のスペクトル。



����� 半導体検出器で得るガンマ線スペクトル �(�

������ 電子が巾関数的なスペクトルを持つ場合

26�����	+�
	��も含めていずれもう少しちゃんと書く4

電子の個数スペクトルを -9	

-�
、散乱光子のエネルギースペクトルを -3

-/ -8�-%
と書くと

���

�8
284 @ �� � 8��2�����4

��

�� �/��)
2/�4 @ < � /���������2����.4

となる。電子の個数スペクトルの傾き �+に対し、エネルギーインデックスとフォトンインデックスはそれぞれ

# @ �+ � �

�
,\ @ �+A �

�
2�����4

となる。これは、シンクロトロンの場合と全く同じである。

������ 電子が熱的な分布を持つ場合の多重コンプトン散乱

2非常に中途半端4

コンプトン Eパラメータというものを定義して議論する。

E � N/

/
2系で逆コンプトン散乱により光子が得るエネルギーシフト比42����(4

@ 2一回の散乱による光子のエネルギーシフト比4 � 2平均散乱回数42�����4

系の光学的厚みを 3�$である場合、平均的な散乱回数は、光学的厚みが小さい時は 3�$であり、大きい場合は 3��$で決ま

る。つまり、

2平均散乱回数4 � ��J23�$, 3
�
�$42����-4

となる。一方、電子が非相対論的であり温度 ��の熱的な分布を持つ場合、一回の散乱で光子が得るエネルギー変化は

N/*� @
/

����
2.
�� � /42�����4

� /

����
.
�� �
 
�� � /2���.�4

であり、電子が相対論的である場合は、

N/� @ �(/

�
.
��
����

��

2���.�4

となる。

結果的に、Eパラメータは

E*� @ .
�� ���J23�$, 3
�
�$42���.�4

E� @ �(

�
.
��
����

��

���J23�$, 3
�
�$42���.�4

となる。

���� 半導体検出器で得るガンマ線スペクトル
���
��<����
	�� ��� 主に光電効果で全てのエネルギーが検出器内で失われた場合。

������:

������:
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=���
�� '�>� 検出器内でコンプトン散乱した場合に電子に最も大きなエネルギーを与えるのは、�-�度散乱し
た場合。これは上限。
����� ���� @ ���(��:

����� ���� @ ������:

*�� ���

�� 検出器の反対側で �-�度散乱されたガンマ線が検出器で光電吸収。散乱の角度がこれより浅いので、
これは下限。
����� ������:

����� ������:

�	�>�� '����� 検出器内で対生成しし消滅した �つの �����:のうち、�つが逃げる。
����� ����� @ ��((��:

����� ����� @ ��-���:

7�!<�� '����� 検出器内で対生成し消滅した �つの �����:のうち両方が逃げる。
����� ������ � @ ������:

����� ������ � @ ������:

��	� 0�	�	��
	�� 別の所で対生成し、消滅した場合の対消滅線。
��� �:

5� '����� 5�の '�����。
������:� ��� �: @ ���(��:

������:� ��� �: @ ������:

図 ����/ 5�半導体検出器で得た ��=�からの核ガンマ線スペクトル。



���.� スニャエフ・ゼルドビッチ効果 �(�

���� スニャエフ・ゼルドビッチ効果

���(�� 原理とスペクトルシフト

=�*が銀河団の高温プラズマを通過する時に、逆コンプトン散乱を受け �"光子がエネルギーシフトをする。これをス

ニャエフ・ゼルドビッチ効果と呼ぶ。銀河団高温プラズマの密度と銀河団の大きさからトムソン散乱の光学的厚みを求

めると、

"� � ����O����P2���..4

� � �O���P2���.�4

3�$ @ "���. @ ���� � ����2���.(4

となる。高温プラズマの温度を考慮すると、この過程は電子が熱的な分布を持ち光学的に薄い非相対論的な場合の逆コ

ンプトン過程となる。その結果 E*�を求めると、


�� � �� �:2���.�4

E*� @
.
��
����

� 3�$2���.-4

@ ���� � ����2���.�4

となる。その結果、=�*のスペクトルの形は

���� @ ����O"P� ���� AN�2�����4

N� @ E*� � ���� @ ���� � ����O"P2�����4

となる。

ここで注意しなければならないのは、=�*も含め「黒体輻射」に浸かっている観測者にとってはスペクトルの形のみな

らず、絶対強度 26�����	+�
	��4も一意に決まっているということである。�)?領域を見ると「黒体輻射」の場合は温度

が高くなっても、単位周波数あたりの光子数は変化しない。しかし、ここで示したスニャエフ・ゼルドビッチ効果は散

乱であり、光子の数は変化しない。つまり、スペクトルの形だけが温度の高い方へ純粋に横シフトした様に見える。そ

のため、温度が上がったとは言え、「黒体輻射」とは違い、�)?領域では単位周波数あたりの光子数は減ることとなる。

図 ����はその様子を示したものである。�)?側の ���53+では光子数は減少し、D	��側の ���53+では光子数が増加

していることが分かる。ちなみに、このD	��側の増加はこの "���
�! �
��� 2����4が世界で始めて検出に成功したも

のである。

���(�� 銀河団までの距離を測定する

2アドリブで行なう4
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図 ���(/ =�*のスペクトル
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図 ����/ �1 ?��.�� ��.�の �`観測。左/ �C�0
 3�� 2���	����� �
��� ����4、中/ �=9*0,���53+ 2"���
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����4。右/ �=9*0,���53+による ���	�� ������ 2"���
�! �
��� ����4。
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第��章 シンクロトロン・�セルフ�コンプトン放射

非熱的宇宙の大きな共通点は、ほとんどの場合シンクロトロン輻射と逆コンプトン散乱による光子が同時に観測される

ことである。また、そのスペクトルは多くの場合でベキがかなり近い。これは、これら非熱的宇宙に潜む共通の物理_ 粒

子加速の物理 _が存在することを強く示唆する。その例を幾つか示していこう。

���� 電波ローブからの�線放射

「あすか」による 8����J 0 2"����� �
�� ����4、=�� * 2
���	�� �
�� ���-4による観測により、電波ローブから非熱的

1線放射が検出された。

電波はジェットによって銀河団空間に注入された高エネルギー電子とローブの磁場によるシンクロトロン輻射。1線は高

エネルギー電子による =�*の逆コンプトン散乱光子。両者には次の関係がある。


$>,) 
 �� �%�2����4


)	��� 
 �� �%���2����4

この内、
$>,)と 
)	���は観測量で、%���は既知の値。よって、


$>,)


)	���
@

%�

%���
2����4

%� @

$>,)


)	���
%���2���.4

により磁場強度が求まる。また、逆コンプトン散乱の関係より電子の個数 2スペクトル4、つまり %�が求まる。

この %�、%���、%� の �つがローブの基本的な物理状態を決めている 2図 ����の右図4。磁場と電子が一致する場合

2�;!	���
	
	�	�4もあるが、電子のエネルギー密度の方が一般的には高い。また、磁場は =�*を越えることはないが、電

子は =�*を越える場合がある。

図 ����/ 左/ 電波銀河 8����J 0の電波ローブの電波 2コントア4と「あすか」による 1線画像 2"����� �
��� ����4 。右/

色々な電波ローブでの磁場、電子、=�*エネルギー密度の比較。
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���� 超新星残骸からの非熱的輻射と宇宙線加速

������ �5�<<+

"����� �
��� 2����4は、「あすか」による �6���(の観測を通じて超新星残骸からの非熱的輻射を発見した。また、


��	���	 �
��� 2���-4は =0650�CCを用いて �6���(を観測し、
�:ガンマ線の輻射を発見した。

先ほどの電波ローブと同じ手法で磁場を求めるとともに、スペクトルの形から電子の最高エネルギーを求めることがで

きる。その結果、磁場は

� @ (��� �O$5P2����4

2���(4

である。電子の最高エネルギーは

/� @ 8�/2����4

(�O
�:P � 8� � ���O"P @ 8� � ���� ����O�:P2���-4

8 � ���� ���2����4

��2��J4 @ 8���
� � ��(� �����:2�����4

となる。


�:ガンマ線は超高エネルギー電子によるが、電子がこのエネルギーまで加速されているのであれば、陽子も加速され

ない理由はない。そうすると、陽子は �����:まで加速されていることとなる。

他の超新星残骸でも同様の加速が起こっており、同様の磁場強度であると考えると、加速は � ���
�:程度が限界と考

えられる。宇宙線のG  ���Gは、���
&
�:程度。よって、今一つ足りないと考えられているようである。

2非熱的、熱的粒子の 
�
��エネルギーを追記4



����� 超新星残骸からの非熱的輻射と宇宙線加速 ���

図 ����/ 「あすか」による �6���(の観測結果 2"����� �
��� ����4。

図 ����/ =0650�CCによる �6���(の観測結果 2
��	���	 �
��� ����4。
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図 ���./ D	�� *���スペクトル。



����� *��+��と �������
��� ����)=���
��モデル ���

������ �/ =�,���,$�.(+

2�������について書く4 2� ��
�O��>�P4

���� �$�(��と !)
*+�'��'
 !
$��,'%#�'
モデル

図 ����/ �� .��のスペクトル。

Fig. 1. The multi-frequency spectrum obtained from the simulta-
neous observations of Mkn 421 and PKS 0528+�134. The dotted
line shows the results of fit to a third-order polynomial function
for low and high energy components.

図 ���(/ �� .��と �"����-のスペクトル。
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図 ����/ �=���のスペクトル。



����� *��+��と �������
��� ����)=���
��モデル ���

������ コンプトンカタストロフィとビーミング

������ ��:モデル

図 ���-/ *��+��のモデル 2高原 ���-4。
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第��章 宇宙線とフェルミ加速

ここではまず、加速や減速のメカニズムによらず、粒子のエネルギースペクトルを記述する一般的な 7	#!�	��)%���方程

式を示す。次に色々なエネルギーロス過程を、読者の便利のためにまとめておく 2一部は既に述べられているものをまと

めただけ4。次に粒子加速に最も重要な役割を果たしているとされているフェルミ加速を説明する。さらに、両者を組み

合わせた場合に得られる粒子のエネルギースペクトルを示す。

���� 輻射などによる相対論的電子のエネルギーロスのまとめ

23	>��� '���>� 0�
������	�� :���� ���.)��-/ 間違っていないとは思うが、本当に使う時には確認をすること4

完全電離プラズマ中での制動輻射

密度 "の完全電離水素プラズマに %����
+因子 8 の相対論的電子が突っ込んだ場合の、電子 �個当たりの制動輻射によ

るエネルギーロスレートは次のように書ける。

� �

�

�
��

�)

�
@ ���� �����

� "

�����

�
2�� 8 A ���(4 O�����P2�.��4

�
�
��

�)

�
@ ���� �����

� "

�����
�� �

�:

�
2�� 8 A ���(4 O�: �����P2�.��4

中性水素中での制動輻射

密度 "の中性水素に %����
+因子 8の相対論的電子が突っ込んだ場合の、電子 �個当たりの制動輻射によるエネルギー

ロスレートは次のように書ける。

� �

�

�
��

�)

�
@ ��((� �����

� "

�����

�
O�����P2�.��4

�
�
��

�)

�
@ ��((� �����

� "

�����

�� �

�:

�
O�: �����P2�.�.4

*���? ���� '���

密度 "の中性水素に %����
+因子 8の相対論的電子が突っ込んだ場合の、電子 �個当たりの電離損失によるエネルギー

ロスレートは次のように書ける。

�
�
��

�)

�
@ ��(.� ����

� "

�����
�
2� ��8 A ���-4 O�: �����P2�.��4

中性水素の場合のエネルギー損失は ���	+�
	�� %���と制動輻射の �つがある。���	+�
	�� %���は ��> 的にしかエネル

ギーに依存しないのに対し、制動輻射はエネルギーに比例する。よって、高エネルギー 2(����:以上VVV4では制動輻射

が卓越する。
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シンクロトロン輻射

%����
+因子 8の相対論的電子が磁場に対して角度 �を持って突っ込んだ場合の、電子 �個当たりのシンクロトロン輻射

によるエネルギーロスレートは次のように書ける。

�
�
��

�)

�
@ ��.��

�8�%� �	�� �2�.�(4

%� @
�

-�

�
�

�5

��

O��>� ����P2�.��4

@ ��.-� ����
�

�

�$5

��

O�: ����P2�.�-4

電子の飛ぶ向きが等方的な場合、又は磁場がランダムな場合は、

�
�
��

�)

�
@

.

�
�.��

�8�%�2�.��4

@ (�(� �����8�
�

�

�$5

��

O�: �����P2�.���4

と書ける。シンクロトロンによる冷却時間は以下の通りである 2数字は確認する必要あり4。

3)		
 @
8���

��
-3
-%

�2�.���4

@ ���� ����8��
�

�

�$5

���
O���P2�.���4

逆コンプトン散乱

%����
+因子 8の相対論的電子が等方的な輻射場に突っ込んだ場合の、電子 �個当たりの逆コンプトン散乱によるエネル

ギーロスレートは次のように書ける。

�
�
��

�)

�
@

.

�
�.��

�8�%��2�.���4

@ ��((� �����8�
�

%��

��: ����

�
O�: �����P2�.��.4

と書ける。

���� �-"��'
�.'��方程式とフェルミ機構

�(���� 7���
�
$!���方程式

2%��>��	「3	>� '���>� 0�
������	�� :����」���-)�-�、小田「宇宙線」���()���4

まず、エネルギー� � �AN�の中に居る粒子の個数の時間的変化を考える。単位時間 �)あたりに �以下から� � �AN�

に入ってくる粒子数を .2�4、� � � A N�から � AN� 以上へ抜ける粒子数を .2� AN�4とすると、� � � AN�

の中に居る粒子数の変化は、

�� 2�, )4

�)
�� @ .2�, )4� .2� A ��, )42�.���4

@ �>.2�, )4

>�
��2�.��(4

と書ける。� 以下からの流れ込みは、粒子加速によるものである。エネルギー�の粒子は単位時間 �)に ��の加速を受

けるのであれば、) � �) � )の間に � � N� � � の範囲に入っている粒子が � を通り過ぎることになる。その個数は



�.��� 7#!�	��)%���方程式とフェルミ機構 ���

� 2�4��なので、

� 2�4�� @ .2�4�)2�.���4

� 2�4
��

�)
@ .2�42�.��-4

と書ける。加速効率 �H2�4と書くと

�H2�4 @
��

�)
2�.���4

� 2�4
��

�)
@ .2�4 @ �H2�4� 2�42�.���4

となる。H2�4は、符合がプラスであれば減速、マイナスであれば加速である。以上より

�� 2�, )4

�)
�� @ �>.2�, )4

>�
��2�.���4

�� 2�, )4

�)
@ �>.2�, )4

>�
2�.���4

@
>

>�
OH2�4� 2�4P2�.���4

となる。

以上は、粒子加速もしくは 2エネルギーロス4のみを考えたが、外部からの粒子抽入、粒子拡散、エネルギーに依らずあ

る確率で系からエスケープする過程などを考える必要がある。単位時間当たりの粒子抽入を ;2�4、�次元的な拡散定数

を �、エネルギーによらず確率的に失われる場合のエスケープ時間を )�$)と書くと、上記の式は

�� 2�,7D, )4

�)
@

>

>�
OH2�,7D, )4� 2�,7D, )4P A���� 2�,7D, )4 A ;2�,7D, )4� � 2�, D, )4

)�$)
2�.��.4

となる。これを 7	#!�	��)%���方程式と呼ぶ。

�(���� フェルミ機構

25�	����「素粒子と宇宙」 ��.�)�.�」E 小田「宇宙線」���()���4

�回の加速過程によるエネルギーの増分がエネルギーに比例する場合に、得られる粒子のエネルギースペクトルについて

考察する。簡単のため �次元的な拡散と、� ' ��での粒子抽入がなく、一方でエネルギーによらず確率的に失われる過

程のみを考える 2フェルミ機構4。

+�<%�����'���方程式を使わない方法

まず、7	#!�	��)%���方程式を直接には使わない方法で説明する 2中身は全く同じだが4。増分の比例定数を A とし、元々

のエネルギーを ��、"回の加速過程が終了した時のエネルギーを ��と書くと、エネルギー �になるのに必要な加速過

程の回数は、

N� @ A�2�.���4

�� @ ��2� A A4�2�.��(4

" @
��2����4

��2� A A4
2�.���4

となる。�回の加速過程の間に粒子が失われる確率を ��$)とすると、"回の加速過程後に領域に留まる確率は 2����$)4�

である。よって、� 以上のエネルギーに加速される粒子の割合、すなわち積分エネルギースペクトル � 2' �4は、

� 2' �4 

��
*!�

2�� � ���4* @
2�� ��$)4

�

��$)
2�.��-4
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である。よって、"を代入すると、

� 2' �4 
 �

��$)

�
�

��

���
2�.���4

8 @
��O��2�� ��$)4P

��2� A A4
� ��$)

A
2�.���4

が得られる。ただし、��2� A D4 @ D� 2D���4 A 2D���4� ���である。加速過程の時間間隔を ))	

 とすると、典型的な逃

げ出し時間 2��&になる時間4は、

)�$) @
))	


��$)

2�.���4

となる。一方、加速のみで逃げ出しがない場合に微分形でエネルギー変化を書くと

��

�"
@ A�2�.���4

� @ �� �J�2"A42�.���4

加速過程の時間間隔を ))	

なので、"を時刻 )で書くと

" @
)

))	


2�.��.4

)()) � ))	


A

2�.���4

��

�)
@

��

�2"))	

4
@

A

))	


� @

�

)())
�2�.��(4

� @ �� �J�

�
A

))	


)

�
@ �� �J�

�
)

)())

�
2�.���4

となる。よって、)�$)と )())を使うと積分エネルギースペクトルは

� 2' �4 
 �

��$)

�
�

��

���
2�.��-4

8 @
��$)

A
@

�

A

))	


)�$)

@
)())
)�$)

2�.���4

となる。積分形のエネルギースペクトルだと使いにくいかも知れないので、普通の微分形で書くことにする。

� 2�4 
 ��'2�.�.�4

� 2' �4 @

� �

3

� 2��4��� 

� �

3

���'��� @
�
� �

#
����'���

��
3


 ���'���2�.�.�4

� 2' �4 
 ���2�.�.�4

# @ 8 A �2�.�.�4

であるから、最終的に

� 2�4 

�

�

��

��'
2�.�..4

# @ � A
)())
)�$)

2�.�.�4

が得られる。
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+�<%�����'���方程式を使う方法

加速によるエネルギーの増分が、元のエネルギーに比例し、エネルギーによらず確率的に失われる過程のみを考える場

合、上で使用した加速時間および逃げ出し時間を )())、)�$)は微分形では以下のように定義できる。

��

�)
� �

)())
�2�.�.(4

��

�)
� �

)�$)
�2�.�.�4

定常状態を仮定し、�次元的な拡散と、� ' ��での粒子抽入がない場合の7#!�	��)%���方程式に上記の式を代入すると、

92� ' ��4 @ �, � @ �2�.�.-4

�� 2�, )4

�)
@

>

>�
OH2�4� 2�, )4P� � 2�, )4

)�$)
@ �2�.�.�4

�H2�4 @
��

�)
@

�

)())
�2�.���4

�

��
O
�

)())
� �� 2�4P A

� 2�4

)�$)
@ �2�.���4

�� 2�4

��
@ � �

�

�
� A

)())
)�$)

�
� 2�42�.���4

これを解くと、

� 2�4 @ =��'2�.���4

= @ )())

� 3�

�

92��4��%����%	�����2�.��.4

# @ � A
)())
)�$)

2�.���4

となる。

���� フェルミ加速

「フェルミ加速」と言った場合には �次と �次の �種類のフェルミ加速がある。まず、�次のフェルミ加速を説明する。

�(���� 分子雲との衝突による �次のフェルミ加速

2小田「宇宙線」、高原「天体高エネルギー現象」、5�	����「素粒子と宇宙」のミックス4

星間ガス中の密度の高い領域である星間雲は、�� ���程度の速度でランダムに運動している。星間雲では磁場が貫かれ

ており、周囲に比べ磁場が強い。この星間雲に 2相対論的速度を持つ4宇宙線が近付くと強い磁場により反射される。磁

場によるこの反射は完全弾性衝突となるので、星間雲が静止している場合には、同じ速さで反射される。

もしも星間雲が動いており宇宙線が正面衝突すると、宇宙線の速さは星間雲の �倍の速さを新たにもらうので、加速さ

れることになる。しかし、宇宙線が星間雲に追突する形でぶつかると、今度は減速されることとなる。加速減速量は同

じなので、これだけでは加速されない。

しかし、正面衝突と追突ではわずかに正面衝突する確率の方が高い。よって、何度も衝突を繰り返すうちに、統計的に

加速が行なわれることになる。

さて、これを式で示そう。
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エネルギー増加率と加速時間

まず、簡単な特殊相対論の復習。全エネルギー 2運動エネルギーA静止エネルギー4� を持つ相対論的粒子を考える。こ

の粒子と �をなす方向を � で進む系が見るこの粒子の全エネルギーは ��は、次のように書ける。

� @ ���, 8 @
��

�� ��
2�.��(4

���� @ 82��� � �+ ��� �42�.���4

�� @ 82� � �+� ��� �42�.��-4

ここで、粒子は相対論的な速度なので

� @
�

���� A +��� � +�2�.���4

�� � �82� � � ��� �42�.�(�4

これは光子の場合も同じ 2コンプトンの所でやった4。

次に、フェルミ加速について考える。星間雲の速さを � とし、これに実験室系でエネルギー ��の宇宙線が正面衝突し

反射される場合を考える。星間雲 2宇宙線ではない4のローレンツ因子を 8、� @ ���とすると、星間雲の系で見える宇

宙線のエネルギー ��
�は次のように書ける。

� @ ���, 8 @
��

�� ��
, � @ �2�.�(�4

��
� @ ��82� A �42�.�(�4

次に、この宇宙線は星間雲の進む向きと同じ方向へ放出されると、��
�をもう一度ローレンツ変換することになる。最終

的に反射された宇宙線の実験室系でのエネルギーを ��とすると、

�� @ ��
�82� A �4 @ ��8

�2� A �4� @ ��
2� A �4�

�� ��
2�.�(�4

��

��
@

2� A �4�

�� ��
@ � A

��2� A �4

�� ��
2�.�(.4

� 
 � � ��

��
@ � A �� @ � A �

�

�
2�.�(�4

となる。一方、衝突する場合は符合が逆になる。この座標変換によってエネルギーの受渡しが行なわれる構造は実は逆

コンプトンと同じである。

一方衝突する頻度は、正面衝突と追突それぞれ �A � 、�� � に比例するので 2宇宙線は相対論的粒子とする4、平均的に

�回の衝突で増加する宇宙線のエネルギーの割合は、

2� A � 42����4 A 2�� � 42�����4

2�A � 4 A 2� � � 4
@ �

�
�

�

��

2�.�((4

� � �

�
� A �

�
�

�

��
�

2�.�(�4

となる。「�次」というのは、エネルギー増加分がこの分子雲の速度の �乗に比例するところから来ている。

以上は �次元的な状況を考えたが、実際には �次元的に衝突し、�次元的に散乱される。そのことを考慮に入れると、�

回の衝突により宇宙線のエネルギーは

� � �

�
� A

.

�

�
�

�

��
�

2�.�(-4

A @
.

�

�
�

�

��

2�.�(�4

となる 2「素粒子と宇宙物理」��..4。
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宇宙線の星間雲との平均衝突時間を ))	

とすると、単位時間あたりの衝突回数は ��))	

なので、

��

�)
@

�

))	


� .

�

�
�

�

��

�2�.���4

となる。

もし、輻射などによるエネルギー損失や、拡散による逃げ出しがない場合は、

� @ �� �J�2
)

)())
4, )()) @

�

.

� �

�

��
))	

2�.���4

となる。つまり、時間と共に指数関数的にエネルギーを増加させることとなる。また、大きいエネルギーを持つ粒子ほ

どさらに大きなエネルギーを得ると言うことになる 2金持ちはさらに金持ちになるというような言い方を良くする4。

エネルギースペクトル

星間雲の間隔を 4と置くと、平均衝突時間 ))	

は �次元的に考えると、

))	

 @
4

��
2�.���4

である。逃げ出し時間 )�$)は、エネルギーによらず一定だとすると、前の章で示したエネルギースペクトルの形を以下

のようにすぐにもとめることができる。

� 2�4 
 ��'2�.���4

# @ � A
)())
)�$)

@ � A
4�

.� �

�

)�$)
2�.��.4

実際に観測される宇宙線のスペクトルは

� 2�4 
 ����&�
�&��2�.���4

# @ � A
)())
)�$)

@ � A
4�

.� �

�

)�$)
2�.��(4

である。よって、分子雲との衝突による加速で実際の宇宙線を説明するには、

4�

.� �

�

)�$)
@ �2�.���4

)()) @
4�

.� �
@ )�$)2�.��-4

が必要とされる。

�(���� 衝撃波による �次のフェルミ加速

2ほとんど高原「天体高エネルギー現象」の丸写し4

エネルギー増加率

流体中を走る衝撃波での加速を考える 2図 �.��4。粒子が衝撃波面の上流 274と下流 2-4を往復する。上流と下流はそれぞ

れ流体と一緒に移動する反射体_例えば流体に固定され流体と一緒に流れている磁場_が存在する。

流体の速度を、上流と下流をそれぞれ ��、��とし、それぞれの流れの系から見た粒子のエネルギーなどは、添字 7と -

をつける。添字のないものは、衝撃波面に乗った系とする。
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上流で反射され運動量 +、エネルギー�、速度 � @ +����を持つを持った粒子が衝撃波面に対して �2で横切る場合、上

流と下流からはそれぞれ �7、�-のエネルギーを持つ粒子として見えるとすると、

�� � ����, 8� � ��
�� ���

2�.���4

�� � ����, 8� � ��
�� ���

2�.�-�4

�7 @ 8�2� � ��+ ��� �
242�.�-�4

�- @ 8�2� � ��+ ��� �
242�.�-�4

と書ける。��, �� 
 �とし 2����4、2����4の �次のみを取りだし近似する。8�, 8� � � なので、

8� � �, 8� � �2�.�-�4

�7 @ 2� � ��+ ��� �
242�.�-.4

�- @ 2� � ��+ ��� �
242�.�-�4

となる。�- を持った粒子は次に下流で反射され、衝撃波に対して �� の方向で横切る。その際、下流では完全弾性衝突
するので、下流から見るとエネルギーは �-のままで、進行方向のみ変わったように見える。しかし、衝撃波系から見る

とローレンツ変換がかかるので、エネルギーが � から変わってしまう。それを ��とし、さらに上流で見た場合のエネ

ルギーを ��7と書くと、

�- @ 2�� � ��+
� ��� ��42�.�-(4

��7 @ 2�� � ��+
� ��� ��42�.�-�4

となる。よって、��, �� 
 �であり、さらに反射する角度はランダムなので

� ��� �2 ' @
�

�
2�.�--4

� ��� �� ' @ ��

�
2�.�-�4

であることに注意すると、一周した場合のエネルギー変化は、
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�
@

��7
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@

��7

�-
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�7
2�.���4

@
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この式の第 �項は �よりも十分小さい。+�

+ � �は実はその第 �項と同じオーダーである。よって、�� � �とすると、

��

�
@ � A

.

�

2�� � ��4�

��
2�.���4

が得られる。粒子が相対論的な場合には、� � �なので、�往復で得られるエネルギー増加率は

��

�
@ � A

.

�

�� � ��
�

2�.��.4

A @
.

�

�� � ��
�

2�.���4

と書ける。

エネルギースペクトル

エネルギースペクトルを求めるには、逃げ出しの確率、又はエスケープタイムを知る必要がある。ここでは、*��� �6�0�

�	�E �.� 2���-4の考えに従って逃げ出しの確率を求める。
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Eu

Eu

Ed

Ed

E'u

E'u

E

E'

Lorentz

Lorentz

Lorentz
Lorentz

E、E'は衝撃波面の系反射

反射

反射

磁場は流体と一緒に流れている。よって、
粒子は流体に対して反射することになる。

図 �.��/ 衝撃波でのフェルミ加速 2高原「天体高エネルギー現象」��(4

下流の流体は速度 ��で衝撃波面から離れているので、加速を受ける粒子も平均速度 ��で衝撃波面から流れていくこと

になる。粒子の数密度を "��とすると、衝撃波面から単位時間あたりに下流に流れていく粒子の個数は、

"����2�.��(4

である。

一方で、粒子の速度は衝撃波や流体の速度に比べ十分速く等方的に飛んでおり、その速度を � � �とする。上流から下

流へ 2又は下流から上流に4 衝撃波面を横切る粒子の個数は、衝撃波面に対する射影として得られる。

� ���
�

"��
�

.�
��� � � �� �	� ��� @

"���

.
� "���

.
2�.���4

となる。衝撃波面を横切る粒子の個数は、まさに単位時間あたりに加速過程が行なわれる粒子の個数である。そのうち、

上記で求めた下流にながれていく個数との比を求めると、�回の加速過程で逃げ出す確率 ��$)が求まる。

��$) @
"����

2"����.4
@

.��
�

2�.��-4

フェルミ機構で 7	#!�	��)%���方程式を使わない方法で示した通り、エネルギースペクトルは

� 2�4 
 ����2��, 8 @
��$)

A
2�.���4

と示される。エネルギー増加率は A @ �
�
/��/�
� なので、最終的に

� 2�4 
 ����2��2�.����4

8 @
��$)

A
@

�

2�����4� �
2�.����4

が得られる。プラズマの速度の絶対値にはよらず、その比だけで決まることに注意。

衝撃波の章で示した通り、上流の流体の音速を <�として衝撃波の速度 �� ' <�をマッハ数��で示すと、衝撃波での

��� 	�@3!>��	�
の関係式から理想気体では

�� @ ���<�, <5�</ @ ���2�.����4
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が得られる。よって、積分スペクトルのインデックス 8は

8 @
�

2�����4� �
@ � A

.

��
� � �

2�.����4

となる。特に強い衝撃波�� � �の場合は、

� 2�4 
 ����2��2�.���(4

8 � �2�.����4

となり、衝撃波の速度や流体の密度、温度などに関係なく一定値になる。

ところで、実際に観測されている宇宙線のうち、銀河系内起源である  ���以下では

� 2�4 
 ����&�
�&��2�.���-4

である。よって、衝撃波による宇宙線加速から予測されるスペクトルは、実際に観測されている宇宙線のスペクトルに

非常に近い。

最大加速エネルギー

これまでは、十分な時間が経過し、完全に定常状態になった場合について述べてきた。スペクトルは巾型であったので、

数は別にしてエネルギー損失が全くなく、原理的にはどこまででも加速することが可能である。

しかし、実際にはより高エネルギーに持っていくにはより長い時間がかかるので、実際に得られる最大加速エネルギー

は加速時間でリミットされることになる。ここでは最大可能な加速エネルギーを求めてみる。

衝撃波による �次のフェルミ加速では、�回その間に加速される効率と逃げ出す確率を計算しスペクトルを求めており、

�回の加速過程の時間については議論しなかった。しかし、最大加速エネルギーを求めるには、�回の加速過程にかかる

時間などが必要となる。

衝撃波の上流および下流で粒子は反射されるとしたが、実際には磁場との衝突は �回ではなく、数多くの衝突によるラ

ンダムウォークをくり返し、ある確率でたまたま衝撃波を越えているに過ぎない。つまり拡散過程を考えると必要があ

る 2%�>�>� ��� =����� � ��-��E ��-�<4。

上流の領域では、粒子の流れ 7* を拡散方程式で示すと

7*� @ ����"�� A 7��"��2�.����4

となる。"��は粒子の個数密度、7��は上流の流体の速度、��は拡散係数である。平衡状態を仮定すると、7* @ �であ

り、方向も衝撃波垂直成分 2: 軸とする4のみを考えれば良い。その結果 7��の方向も考えると 2下流から上流に向かって

正の方向を取る4、

����"��2:4

�:
@ ���"��2�.����4

"��2:4 @ "��2�4 �J�

�
���:

��

�
2�.����4

が得られる。上流方向に存在する粒子の数は 2柱密度4、� �

�
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@
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となる。一方、前で議論したように上流から衝撃波を通り下流に流れる粒子数は
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であるから、結局上流での平均滞在時間 )�は、

)� @
2"����.4

")������
@

.��

���
2�.����4

となる。

逆に下流での滞在時間は、無限に流れていって失われる粒子は取り除き、再び上流に戻る粒子のみを評価する必要があ

るので、ややこしい 2@ ��で密度は有限ということ4。そこで 2ややこしい部分を各算定数に押し込め4、結果のみを示

すと、下流での滞在時間 )�は

)� @
.��

���
2�.���(4

と書ける。

結局、�回の加速過程にかかる時間 ))	

と、加速時間 )())は
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次の問題は、拡散定数��と ��を求めることである。高エネルギー粒子の拡散は 0�����波などの磁場の乱れによる粒

子の散乱である。%�>�>� ��� =����� � 2��-�4では、拡散距離 �4は粒子のジャイロ半径 2ラーモア半径4�9より大きい

と考えた。そこで、拡散距離とジャイロ半径の比を Jとすると、

� @
�

�
��2�.����4

�9 @
+�

I&�
@

8��

I&�
2�.����4

� @ J�92�.����4

� @
��9
�

J @
��9
�

J2�.����4

と書ける。Jの値は、磁場の乱れの程度に依存し、乱れの大きさがもとの磁場と同程度になる大きな乱れの極限では J @ �

にもなり得る 2ボーム極限4。しかし、太陽風中の衝撃波中の磁場の観測から類推し、超新星残骸など活動天体では J @ ��

程度とされている。以下は

J @

�
�

Æ�

��

@ � � ��2�.����4

と考えて議論を進める。

磁場の様子は上流も下流も変化せず 2磁場は圧縮されていない4、それゆえ拡散定数は上流と下流で同じとする。また、流

体は理想気体であり、粒子は相対論的であると加速時間 )())は以下のようになる。
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.
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これまで述べたフェルミ機構では、加速時間 )())は粒子のエネルギーにはよらなかったが、この場合にはエネルギーに

依存することに注意し、微分方程式まで戻り計算を行なう。加速エネルギーは経過時間 )?に比例することとなり、以下

のように示される。
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�+)?は、衝撃波が通り過ぎた大きさと考えても良いし、十分時間が立った後であれば天体の大きさと考えても良いだろ

う。さらに注意すべきは、��(02)4が、磁場の大きさ、系のサイズ、衝撃波速度の �つの積で決まっていることである。

磁場を持った流体が運動すると、

7� @ �27� ��4� 7�2�.����4

の電場が発生し、

B @ 
 �� @ &�7�� @ 2&��4� ��2�.����4

の仕事を荷電粒子に行なうと直観的に理解しても良いだろう。もっとも実際にはもう少し複雑で、平衡衝撃波では実際に

このような電場が発生することで加速が行なわれるのではなく、磁場の乱れによる散乱によってエネルギーを得ている

のである。流体系で見れば磁場の乱れは静的で電場を共話なくても、衝撃波の静止系でみれば磁場の乱れは電場の乱れ

を伴い、その結果散乱によって粒子のエネルギーを変化させられる 2ここは、高原「天体高エネルギー現象」の丸写し4。

実際に天体について、超新星残骸であれば �� � ���
�:程度まで加速可能であり、 ��� 以下の銀河系内の宇宙線を説

明できる可能性がある。また、電波銀河では磁場は ���$5、サイズは ��� ��であり、衝撃波速度は不定性は大きいが

�� ��� � �����とし、J @ � とすると、��(0 � �����:となり、最高エネルギー宇宙線を説明できる可能性がある。加

速エネルギーは衝撃波速度、磁場、系の大きさの積であると予測したが、実際の天体でもほぼその関係が成立している

と考えられている 2図 �.��4。
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シンクロトロン冷却で決まる電子の最大加速エネルギー

ところで、これまで行なった議論では輻射によるエネルギー損失を無視してきたが、磁場の中を加速される以上、シン

クロトロン輻射による損失を考慮する必要がある。質量 ��、電荷 I、エネルギー�の粒子のシンクロトロン輻射によ

るエネルギー損失は、等方的な場合を考えると
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と書ける。陽子や重イオンであれば、2中性子星表面近くなどを除き4シンクロトロン輻射は無視できるが、電子の場合

はシンクロトロンによるエネルギー損失が問題になる。よってあるため、どこまでも加速できる訳ではなく、十分時間

が立った後の最大加速エネルギーは加速とエネルギー損失が釣り合った所で決まる。前に示した通り、電子の場合次の

ように書き直す。
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を解くと、
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が得られる。

電子の最高エネルギーは磁場によって制限されることとなり、磁場が強いほど最高エネルギーは低く抑えられてしまう。

一方、加速エネルギーは衝撃波の速度、磁場、系の大きさを掛けたもので決まるので、系が大きく磁場の弱い天体ほど

到達できる加速最高エネルギーを上げることが可能となる。もっとも、その場合は加速がゆっくりになるため、非常に

長い時間を要することとなる。

超新星残骸の典型的なパラメータでは場合は ���
�:と求まる。一方、中性子星への自由落下により生じるスタンディング

ショックを中性子星近傍の磁場で加速することを考えると、衝撃波の速度として自由落下速度い �+ @ �'��� @ ����������、

磁場を ���5とすると、電子の最大加速エネルギーは ���5�:となり、電子のエネルギーが大きくなれないこをが分かる。

逆コンプトン散乱冷却で決まる電子の最大加速エネルギー

シンクロトロン放射および逆コンプトン散乱によって電子が失うエネルギーはそれぞれ
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である。よってソフトフォトンのエネルギー密度が磁場のエネルギー密度よりも大きい場合は、コンプトン散乱による

冷却が問題になる。ソフトフォトンが宇宙背景放射の場合、
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なので、磁場が �� @ ��� O$5P以下の場合は逆コンプトン散乱による冷却によって電子の最大加速エネルギーが決まる。

シンクロトロン冷却の場合と同様の考えると、逆コンプトン散乱による冷却と加速が釣り合う条件は以下のように決まる。
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