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｢天体現象と非線形 ･非平衡物理｣

§1 日1trOduction

近年､ X-rayの組測 に よ り Rapid Rurstcr や Quasi-Periodic OsciHationくQ

PO)の様な非線形振動的現象が発見 されて きた｡ 特 に､ ｢ぎんが｣ の観測により

それ らの時系列 的性質 が詳 しく調べ られて きて いる (参 照 ;浦 田､ 北本両氏の集

録 )｡ これ らの現象 はX-ray放射 と関わ ってい る事 か ら数 kev以 上の高エネルギー

発生機構 と強 く結び付 いて いると思 われ る｡ この高エ ネル ギー発生 は､ BlackHo

le や中性子星 な どの強 い重力源(CompactObjects)が周囲の星間ガ スを引き寄せ

られ､ その重力源 へ落ちてい くガ スの重力エ ネル ギーが解放 され る事 により引き

起 こさ.れ ると考 え られて いる｡ さ らに星間ガ スは角運動量 を持 って い る為にこれ

らの重 力源の近傍 でDisk状 に集 ま りなが ら落ちて い くとす るAccretion Diskモデ

ルが さ まざ まな高エ ネル ギー天体現象の解釈 に一般的に用 い られて い る｡

この ようなAccretion Diskが阻わ って いそ うな様 々な天体の非線形振動的現象

の い くつかをを以下 に挙げ る事 にす る｡

§2 宇宙 におけ る非線形振動的現象

A) Rapid Burst,er

これは､ MXB1730-335という天体 で､ 1976年 に発見 されてか ら､ 多 くのX-r

ay姐測衛星 に よ り観測 されて きたが､ 特 に ｢てん ま｣ に よ りその特異 な性質が許 .

しく調べ られ た｡ (U.G.Lewin and P.C.Joss.Space Science Rev.28,3,198).

捕 .Kunicda et a1.,Pubt.Astron.Soc.Japan 36,215,1984) この天体は､ ti

urst,間隔が数十秒 で あ り､ 定常成分 とBurst,成分の強度 がはば等 しい特徴を持って

いる｡ これ らの性質 は TypeIと呼ばれている核燃焼 によ るBurstとは異なる事か

ら､ この原 因は流入 す る星 間ガ スの重力エ ネルギーの解放 に よると考 え られ､Ty

peⅢ Burstと呼ば れて い る｡ また､ 図 1,2か ら見て取れ る様 に各 々のBurstのエ

ネル ギーが次の Burstまでの時間間隔 とほぼ比例 す る事 が解 る｡ この事 か ら定常的

Accretionの描像 ではな くなん らかのAccretionして きた物質 (星間ガ ス)を蛭め

る構造 (reservoir)が形成 されて いる事が示唆 され る｡
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ti) Q u a s i-Pe riod ic O sciHation (Q.P.0)

この現象 は､ Low Mass X-ray Binaries(LMXB)と呼ばれ る中性子星 を含む連

星 系 か らのX-ray放射強度 の准周期的振動現象の事で あ り､ 現在の ところ10個程度

の天体で見つか って い る｡ A)のRapid Bursterで も見 つか っている｡ 詳 しい事は浦

田氏 の解説で述 べ られ ると思 うので､ こ.こではQ.P.0の基本的性質 を抑 えてお くに

とどめて お く｡

実際の光度 のデー タの 時系列 か らは単な る雑音の ように しか認識 されないが､

スペ ク トル解析 をす ると1/VでfitできるLow-frequency Noise (LFN)とその裾野

にあ る幅 を持 ったQ.P.0を認め ることが出来 る (図 3)｡ LFNとQ.ド.0はなん らかの

関係 があ りそ うで あ るが､ LFNは常 に見 られ るがQ.P.0は出 た り出なか った りする｡

さ らにQ.P.0は速 いもの (10~50Hz) と遅 いもの く数 Hz) があ ることも明かとな

って いる｡ これ らの事 か ら､ Q.P.0を伴 うLMXBのX-ray放射機構 はその横道が多重

状態 を取 って い ることが示唆 され る｡

今の ところQ.ド.0が発 見 されて いる天体 は､ すべてその光度 がLx～ 1038crg/Sと

中性子星の Eddington光度 Ledく=1.4xlO38erg/S)にほぼ等 しい｡ (Eddin名tOn光度

Led(=47tCGMns//C)とは､ 重力(=GMns/r2)と揺射 に よる力(=fCh/47tCr2)が釣 り合

う時の光度 の事 で あ る｡ FCはComptonScattering Opacityで～0.2cm2告~l(T<109K

)程度の定数 と見なせて､ さ らに星の内部構造論 か ら中性子星 の質量 がほぼ決 まっ
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て しま うの で中性 子星 の Eddington光度 Ledは上 の よ うな一定 値 とな る｡ )..Lたが

って､ これ は指 射 が重 要 な役 割 をは る可 能 性 が あ る｡ しか しながらただ

暗 い天 体 で は発 見 され なか った可 能性 もあ るの で 今後の rぎん が｣ な どによる組

灘 で は っき りして ゆ くと思 わ れ る｡

C) Out.burstof DwarfNovae (激 変 星 (Cataclysmic Variab]es))

図 4にUGemiの光 度 曲線 を示 したく J.S.Glasby,"The DwarfNovae",Consta

ble Co. Ltd.London,201,1970 )｡ 1855年 の 発 見 以来 Dvarf NovaeO)典型的天体

とされ て きた もの で あ る｡ この様 に数 週 間 ご とに光度 が30倍 か ら100倍 も増加す る｡

この現 象 はOutburstと呼 ば れ て い る｡ この様 な現 象 を示 す天 体 は 白色 わ い星とRo

cheの 限界 まで膨 らん だ伴星 か らな る連 星 系 とされ て い る｡

D ) Outburst o f YoIJng S tars

我 々の銀河 内 に は活 発 な星 形 成 が起 きて い る領 域 が あ り､ その領 域 にはトTaur

i星 と呼 ばれ る若 い星 (Prc一main-sequcnccStarく---'Main-seque.ncc St･a'･=太陽な

どの 普通 の星 )が多 く存在 して いる｡ 'その なか にC)の天 体 の よ うに光度 が100倍程
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度増加 す るもの があ る｡ 図 5は これ らの主 な ものの光度 曲線 を記 して いる(Ilerlli

g,G.ll.,Ap.J.,217,693,1977)｡ これか ら数 カ月程度 で光度 の増減 を繰 り返

す もの と増光 の時間 スケールは短 いがあ ま り減光 しな いもの に分 かれ る事がわか

る｡

前者 はおお よそC)の振舞 いと酷似 しているところがあ るの でC)と同様の物理機

構 が この性質 を決めて い る可能性 が ある｡ 一方､ 後者の代表 はFU-Oriであるがこ

の ようなOutburstが周期 的 に起 こるとす ると104年程度で繰 り返 す可能性がある｡

この時間 スケール はC)や前者の もの と大 き く逢 うので物理機構 は別の ものに求め

なければな らな く星形 成の過程 その ものに深 く関わ って い る可能性 がある｡

上 で挙げ た天体 はすべ て銀河系 内の天体で､ 特 にA)､B)､C)は主星 が中性子星

か 白色わ い星 であ る連星系 であ り伴星 か らの物 質の主星へのAccrct.ionにより形成

され た主星周 囲のAccretion Diskの不安定性 に関わ る現象 であ ると予想 される｡

また､ D)も若 い星 が関 わ って いる事か ら､ 星形成期のAccretion過程 と関係 した残

されたAccretion Diskな どの不安定性 によるもの と思 われ る｡

Fig.6
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｢天体現象と非線形 ･非平衡物理｣

E) SuperluminalMotion and Variabilit,y of QSO

図 6はQSOの3C273と呼ばれ る天体のVLBlに よ り得 られ た電波強度の マップであ

る(Pearson,T.J.,et al.,Nature,290,365,1981. )｡ QSOは強 いエネルギ

ー(Lradi｡<1046erg/S)を出す遠 くの活動的銀河 の中心核 と考 え られて いる｡ 図か

らす ぐ見て取 れ る様 にQSOの中心核 か ら非定常的な物 質放 出が起 きて い ると解釈で

きるが問題 はみか けの中心核か らの距離 の変化 と変化の時間か ら求め た速度は光

速 を越 えて しま う(～ 10C)｡これは､ SuperluminalMotionと呼ばれて お り､ 光速

に近 い速度 で放 出 され た物質の速度方向 と我 々に対 す る視線方向がほぼ近い場合

におけ る相対論的効果 に よると考 え られている｡ しか しなが ら､ なぜ この様な非

定常的な物質放出 が起 きて いる原 因 はは っき りして いな い｡

また､ 図 7はQSOの3C454.3の電波強度 の時間変化 を表 したものであ る｡ 各々の

線 につ いて いる数 は観測 した電波 の波長であ る｡ 初め電波 の 高い振動数から変化

が始 まって次第低 い振動数へ と変化 して い くことがわか る( K. I.KcHermann

and I. I.K.Pauliny-Toth,Ann.Rev.Astrophys.,373,19,1981.)｡これ ら

か らもQSOの中心核において非定常 なエ ネルギー放出現象 が起 きて いる事が示唆さ

れ る｡ さ らに高い振動数 の電磁場 で あ る×-rayの批測 では光度 に数 日程度の変動が

み られ る事か らエ ネルギー放出が 1015cm(～C△ t)以下の サ イズで起 こ らなければ

な らな い｡ また､ X-rayの観測 による光度変動の時系列解析 か ら､ 也.P.0のLFNに酷

似 した1/Vの スペ ク トル を痔っ活動的銀河中心核 も発見 されて いる (浦 田氏の集

録参照の事)｡ エ ネルギー放出のプ ロセスと しては､ Supermassive Black‖ole(

～ 108M｡)への物 質のAccretionが有力で あ るがやは り非定常性 の原因 は よ くわかっ

て いな い｡

観測技術の発達 に よ り発見 されて､ 最近興味が持 たれて い る宇宙 における非線

形振動現象の い くつかを上 に挙げた｡ その他に､ 星の脈動等由興味深 いものも多

くあ ろうが､ ここでは中心天体の強 い重力 に引かれて落下 す る物質の重力エネル

ギーの解放 とい うAccretionの過程が現象 を支配 して いると思 われ るものに限った｡

このAccretionの過程 は､ 基本的 には落下す る物体の角運動量 が重要 に成 り､宇宙

物理の理論上の問題 と して多 くの人 々に よ り調 べ られて きた｡ 次 にこのAccretio

∩ Diskの理論 につ いて簡単 に まとめてお くことにす る｡
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§3 Accretion Diskの 標 準 モデ ル

A)基 本方 程 式

先 ず､ 簡 単 の ため 自己重 力 が無 視 で き､ 回転 対 称 で､ 幾 何学 的 に厚 さの薄 いAc

cretion Diskを考 え る事 にす る｡ この幾何学 的 に厚 さが請 い とい う仮定 はDiskに

垂 直 な方 向 と半 径方 向 とに構造 と動 力学 的性 質 を分離 して議論 す るこ とを可能に

す る｡ Diskの垂 直 方 向 は静水 的平祐i状態 に あ る とす ると､ Diskの厚 さ日は､ 重力

の垂 直方 向 の 成 分 (pgz:-GMp/r2 ･ll/r)と圧 力 の力(一▽ P- P/ll)との釣合 いで決 ま

る｡ 従 って､ H/｢=(2RTr/GM)レ 2-vs/V¢ (

1)

こ こでRはガ ス常 数､ TはDisk中心 面 でのき盟度､ Vsは音速､ VdJはLtjl転 速 度 である｡

一 方､ 半 径 方 向 の運 動 は殆 ど回転 方 向の運 動 に較 べ て無 視 で き､ その 方向のI主力

のgradicnts Vs2/rが重 力GM/r2と較 ぺ て小 さ くて ほぼ Kcpfcr運 動 (角速度 ;i2=

(GM/r3)1'2)に よ る遠心 力 で重 力 と釣 り合 って い るとす る｡ ViscosityがあるとdS?

/dr≠0の ため､ shear運 動 が摩 擦 に よ るス トレスを引 き起 こす｡

T,¢=JlrdE2/dr (2)

この効果 に よ り､ 角 運 動 量 が軸 送 され､ ガ スは回転 しな が ら中心 に向 か って落ち

て行 く｡

この過程 を記 述 す る質 量保存 の式 と回転方 向 の運 動 方 程 式 は､ 以下 の通 りであ

る｡

∂(27tr∑)/∂七一 ∂M/∂r=10 (3)

J(27tr∑r2E2)/∂t-∂((M-371f)r2E2)/∂r=0 (4)

ここで､ MはAccretjonす る物 質 の割 合 で あ る｡ ∑はSurface Densityで､

∑=〆βdz (5)

fはviscosityの積 分､ f=〆LLdz (6)

(4)の第二項 は(2)の摩 擦 に よ る角 運動量 の輔 送 か ら得 られ る｡ (3)と(4)か らMを省

略 す ると､

J∑/∂L=3/r(フ(rt'2∂(rl /2f))

とな り､ よ く知 られ た非 線 形 拡散 方程式 に帰 着 で き る｡
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｢天体現象と非線形 ･非平衡物理｣

も し､ fが ∑と｢の関数 で表現で きるな ら､ (7)の両辺 に ∂f/∂∑をかけることで

∂f/∂tを得 ることがで きる｡ この ときの拡散係数 はD=3∂f/∂∑で あ る｡ ∂f/♂

∑ ～f/∑=ソはDiskのKinematic Viscosityを表 してい る｡

摩擦のDiskの加熱Q.に よ り発生 した熟 は紹射 に よ り放 出 され､ Diskを冷却Q_す

る｡ 幾何学 的 に薄 いDiskは普通C)で述 べ る様 に半径方向 と垂 直方向 を分離する事

が可能 にな り､ 熟 エ ネル ギー収支 を表 す方程式 は次の様 に成 る｡

cv(dTc/dt 一(｢-1)Tc/∑d∑/dt)=Q. - Q_ (8)

ここで､ CVは比熱､ Tcは､ Disk中心 のは度であ る｡ ( C)も参 照の事) 加熱率は

Kinematic Viscosityを使 うと､

Q.=9/4V∑S22 (9)

と蓑 せ られ る｡ 也_は一般的 には物質の性質によ り密度 p､ 子息度Tに よる｡

す ぐ見てわか る様 に､ (7)の解は J∫/(フ∑>0では安定 だが､ ∂f/(,?∑<0では不安

定 にな る｡ 従 って､ viscosityなどの物 理的素過程 が明 らかになれば､ (7)から八c

crction Diskの動力学的振舞 いを調べ ることが可能 にな る｡

B) Viscosity

A)で述べた様 にDjskの振舞 いはViscosityに依存 す る｡ このViscosityがどの様

な物理過程か ら来 るものか を調べてみ よう｡ 議論 を しや す い様 に､ viscosityvに

よる典型 的な半径方向の拡散時間td=r2/Vを導入 してお こう｡

ガ スのなかの分子の衝突 に よる拡散係数 を取 ると拡散時間 が非常 に長 くなって

しまう｡ これ は 人が平均分子問罪巨雛 とす ると=/人が非常 に大 きいことに基本的に

よって いる｡ 従 って分子運動 による拡散の影響 は宇宙空 間 で は重要でない｡

ShakuraとSunyaev(Astron.Astrophys.,24,337,1973)及び NovikovとThorne(inM

Black Hotes'',C.DeVitt,B.S.DeUitt,eds.Gordon& Breach,NevYork,197

3)は､ Diskの中が乱流状態 にあ ると して分子拡散ではな い乱 流 Viscosityの影響を

摩擦の ス トレスと圧力 を結び付 け る無次元量 αを導入す る事 で考慮 したモデルを

提出 した｡

これは α一Diskモデル と言 われて いる｡

Tr¢=αP
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Accretion Diskの問題 で は乱流の最 も大 きい渦 は日程度 に制 限 され るの で､ 普通 α

の値 は 10-2<a<1の範 囲 に あ ると考 えて い る｡ これ よ りviscosityは､

ソ～ a PHvs (ll)

これか ら､ αく1は乱流 に よ る拡散速度 の上限 は音速 であ る事 と等価 で もあるのが

解 る｡

も う一 つの主 なviscosityの候 補 は磁 場 に よるス トレス､

T,¢=BrB¢/47t (12)

で あ る｡ (8)で導 入 したパ ラ メー ター aは磁場 とガ スの圧 力 の比 と捕 らえなおせば､

(9)は この場 合 に も同 じ様 に使 うことが出来 る｡

C) Diskの 垂 直構 造

これ らの摩擦 に よ り最終 的 には回転 エ ネルギー が熟 工,ネルギーに変換 され る｡

この熟の よ る圧 力がdiskの厚 み を支 え､ この熱 エ ネルギーはさ らに柘卵 としてr)i

sk表面か ら放 出 され る｡ 摩 擦 に よ る熟生成率 はthermal time scale tlh～P/Ir¢

/E2=l/α E2に支 配 され る｡ 熱拡散率 ソIh～ H2/tthとな り､ これ はKinematic Visc

osity v～ JL/p=日2/tthと同 じにな る｡ 半径方 向の拡散時間 は

td=r2/V=(r/H)2tth (13)

幾何学的 に薄 い(r/=>10)Diskで は､ 半径方 向の拡散 に よるTime scaleはThermal

Time scaleの 1000倍 ほ ど大 き くな る｡ 力学 的 には よ り短 いti打Ie scale H/V5- 1/E2

で平衡 に達 す るので tthの 時間 スケール でDiskは力学 的に も熟 的 に も平衡状態にあ

る｡ 従 って､ Diskの垂 直方向の構造 は静水圧 平後i状態 で内部 での摩 擦 による熱

エ ネル ギ ー解放 と結 射 または対流 に よるエ ネル ギー輸 送 とで熟 的 に釣 合 って決 っ

て いる｡ この構 造 を求 め る事 は､ 殆 ど星 の内部構造 を求め る事 に近 い｡ 指射輔送

も含 め たDiskのガ スの状 態 を正 確 に押 さえな ければ な らな いので構造 を求め る事

は難 しいの で定常 的 でDisk内部の物理状態 が大 き く変化 す る解離 領 域 な どがなけ

れば､ 垂 直方 向 は構 造 を潰 して議論 す る事 が多 い(N.I.Shakura and R.A.SIJnyae

v,Astron.Astrophys.24,337,1973)｡Diskの内 部 に例 えば原 子の解離する様

な熱的性質 を大 き く変 化 させ る錦城 があ る場 合 は錨 射 や対流の縮 退 を考催 して尭

直方 向O-)構 造 を求 め なければ な らな くな る｡ 最終 的 に得 られたDiskの垂直/方向の

構造観 は光学 的 に厚 いDiskで はその光学 的厚 さ､ 光学 的 に薄 いr)iskで はそのSca1
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c Hci只hLHに相 当す るZ8とDiskの表面の単位両横 か ら放出 され る錆射 エネルギ一

束 Fを各半径 ｢でのSurface De11Sity ∑の関数 と して与 え る｡

Zo=Zp(∑ .r)

F(Z8)=F(∑I,r) (14)

これ は､ 普通の星 の質量 と半径､ 質量 と光度の関係 と同等の もので あ る｡ 従 って､

Accretion Diskは核反応 ではな く､ 重力エ ネルギー を摩擦 に よ り指射 エネルギー

に換 えて光 るOisk状の星 という描像 が とれ る｡ 単 位南柏 か ら放出 され る指射エネ

ル ギ一束F(Zの)は､ Viscosityによる熱発生の結果放出 され るので定常 な場合以下

の ように書 き直 せ る｡

F(7.8)=9/8･GM/r3 ･f(∑,r)=d. (15)

従 って､ (12)はViscosityとSurfacc DensityとU)関係 f(∑,r)を与 え､ Accrcrtio

n Diskの安定性の議論 に重要 な働 きをす る｡

D) 定常状態 O-)Oisk(Standard α-Disk Model)

C)で述べ た様 にDisk内の熱的性質 が大 き く変化 す る領域 がなければ垂直方向の

構造 を潰 して考 え る事がで きる｡ Diskの中心面 か らの距離 をZとす るとあるZでの

錨射エ ネルギ一束 F(Z)は

F(Z)=116qT3/3fCP ･∂T/.∂Z (16)

とな る｡ ここで UはStefan-Boltzmann常数､ FCは単位質量 当 りの物 質の不透明度

であ る｡ Diskのなかで発生 し表面 に出 て くる塙射 に対す るDiskの不透明度を表す

光学 的厚 さ Tを以下の定義す る｡

T=〆p JC(p,Tc)dZ=pHK(p,Tc)=∑ K (17)

TcはDisk中心の温度｡ 垂直方向 を潰 して考 えると､ 中心温度 と放出 され る福射エ

ネル ギ一束 F(Z8)との関係式 を次の様 にえる｡

4qTJ/3T=F(Za)=Q_ (18)

定常状態 の解 を得 るための方程式の組 を揃 えるには､ fe=IC(p.Tc)の不透明度

の性質､ 定常 の時OIL)質量保存 則 ､ 角方向の運動方程式 か ら得 られ る回転エネルギ

ー と棺射 エ ネル ギーの変換の釣合 剛等 が必要であ る｡ 集め ると､
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β=∑/日

日 =Vsr3/2/(GM)1'2

Vs=P/〟

P =p kT/R +4(∫TcA/3C

4crT｡4/3T =3GMM/87tr3･ 符

ソ∑=M/37t ･ 符

V～ α pHvs

(19a)

(19b)

(19C)

(19d)

(19e)

(19f)

(19g)

JL=K8P2T~7/2 (cm2g~l);fC8- 4.3xlO24(g~2cm5K7/2) (19h)

轄射圧 が無 視 で きれば､ これ らか ら､ β､ ∑､ H､Vs､P､T｡な どがM､M､｢の関数

と して得 られ る｡

∑=5.2α~4'5M'7/10'Ml'4r'~3/Aq'14'5 gcm-2 (20a)

11=1.7xlO8α~1'川 M'3/2oM◆'~3 '弓r'9/8材 '3′5 cm (20b)

p=3.1xIp-8α~7/川 M'll'28M'5/8r･'~15/8符'11 /5 8cm-3 (20C)

Tc=1.4xlOda-1'5M'3′18M'l′dr'~3/4符'6'5 K (20d)

ここで 符'=(1-(r'/r)1'2)I/4､ r'=r/10川 cm､M'=M/M｡､M'=M/1016g./Sで ある｡

この様 に､ 乱 流 の よ くわ か らな い部分 を αとい うパ ラ メー ター に置 くことでAc

cretion Diskの 基本 的性 質 を調 べ る事 が.で きた｡

§4 Accretion Diskの 不 安定 性

A) 熟 的不 安 定 性

Diskが定 常 状 態 に あ った と して も､ 冷 却率 が温度 が増 加 す ると大 き くなるよう

な場 合､ 入 って くる熱 量 が少 し大 き くな るゆ らぎが存 在 した時､ 温度 が益 々上昇

して しま う事 が 起 き る｡ またはその逆 も起 こ る｡ この様 な場合､ 定 常状態ではな

くな り加 熱率 をQ.(=3GMM/87tr3･符)､冷 却率 をQ_(p ,T)とす ると時 間 に依存す る

基本 的な熟 エ ネル ギ ー収 支 の 関係 (7)に戻 って考 えな ければな らな い｡ 熟的不安定

性 が起 き る条 件 は､

∂ lnQ+/∂ lnT>∂ Inn-/a hlT (21)

と成 る｡ た だ し､ ∑を一 定 に して お いて も とで微分 を行 った｡ (J.E. PT､in.gt(Ict
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a l ･. A st,ron ･ Astrophy s., 29, 179. 1973.,～ . Shib a z a k i and R. Ho shi, Pro

F.. Th cor. Phy s .,54,706,1976. )

B) The Lightman-E a rd ley 不 安 定 性

§2で求め た定 常 状 態 の 解 は､ 錨 射圧､ 電 子 に よ る散 乱 を無 視 した場 合のもので

あ った｡ 1974年 にLightmanとEardley(Ap.J.Lett.,187,Ll,1974 )は､ 電子

に よ る散 乱 が 支 配 的 に な り､ 重富射 圧 P,がガ ス圧 P｡の3/2以 上 に成 る と定 常 aDiskが

不 安 定 に成 る こ とを発 見 した｡ この 状 況 は中心 星 が 中性 子 星 または､ BlackHolc

の 場 合 に起 こ りう る｡

まず､ αが一 定 と して この不 安 定 性 を調 べ て 見 よ う｡ (1)を指射圧 優 勢 の場 合に

も適 用 で き る様 に音 さ直 す と､

II2-2P/Jj£22

これ よ り､ P｡>>Prの 場 合 は(I)と同 じだ が､ P｡くくP.の 場 合 は､

Iト 4(TTcd/3C∑S2

(22)

(2:i)

また､ (15)の 右 辺 の摩 擦 に よ る熱 発 生 率 と(18)の 右 辺 の 棺 射 に よ る冷 却率 を次の

よ うに書 き換 え て お く｡

Q.-3/2alIE2P (24)

Q_- 2qT4/3r∑ fC (25)

平 衡 状 態 で は熱 発 生 と冷 却率 の 比q=Q_/a.は lとな って い るは ず で あ る｡ 熱不安定

性 の 議 論 と同 様 に Sq/8T<0の と き不安 定 にな る｡ 従 って､ 摩 擦 が全 圧 力 Pに比例

す る場 合 Tr¢=αP､(22)か ら(25)まで を使 って､ 二 つ の 典 型 的場 合 に つ いての安

定 性 が以 下 の よ うに示 せ る｡

Po>>Pr, q=8gT3/9a ∑2ICE2R, 6q/ST>0 安 定 (26a)

P｡<くP,, q=C2E2/3α lCqT , Sq/ST>0 不安 定 (26b)

しか しな が ら､ 摩 擦 がガ ス庄 P｡にの み 比 例 す る場 合 Tr¢=αP｡に は､ P｡くくP,でも

(26a)と同様 に安 定 化 され る｡

P｡<くP,. q=8gT3/9α ∑2JくE2R. 6q/6T,0 安 定 (26C)

標 獲 モデ ルで は､ Viscosityはガ スの乱 流 に よ る もの と考 え て い るの で αが一定 で

あれば (26C)の ほ うが 自然 で あ る｡
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上 までの議論 で は αを一定 と仮定 して きたが､ Diskの厚 さに依存 す る場合は話

が変 わ って くる｡ 例 えば､

α=α8(‖/r)n (27)

の ような依存性 を持 つ場 合 は､ 摩 擦 がガ ス庄P｡にのみ比例 と しても､

p｡ ･ <pH q～ T 3α～ T 3 ~ 4 n ( 28 )

か ら､ nく3/4な らば安定､ ∩,3/4な らば不安定 と成 る｡ 対流不安定性 が起 きてDisk

が膨 らんだ と きな どは､ aに対 してn>3/4となる可能性 があ ると思 われ る｡

C) DvarfNovaeの不安定性

r)iskのば度 が水素 の再結 合が起 きる(T<104K)ほ ど低 くな るとDvarfNovaeの八c

crctionDiskについてはその熟的な安定性 が問題 に絡 む為､ 定常の場 合でもDislく

の垂直方向の構 造 を求め なければな らな い｡ 多 くの研究者 によ り調べ られている｡

(R.E.UHIiams,Ap.J.,235,939,1980., R.Tylenda,Acta.Astr(川.,31.127,19

81., F.MeyerandE.Meyer-Hofmeister,Astron.AstropllyS.,106.34,1982

., 日.Mineshige,andY.Okaki,Publ.Astrn.Soc.Japan35,377,1983.)

得 られた結 果 か らあ る半径 を とるとVisc｡sJ'tyfとSurfaceDensity∑の関係が図

8の ように示 せ る｡ 温度 が高 い状態 と低 い状態 の二 つの安定な状態 の間に不安定

領域が現 れ る｡ これ は､ 水素の電離 によ りfCの塩度 依存性 が変化 し､ 光学的に厚

い状態 と薄 い状態 に電離 を境 に分かれて､ 轄射冷却の影響の仕方 が変 わる事とさ

らに対流 が発生 す る事 に よって いる｡ (R.Hoshi,Frog.Theor.Phys.,61,1307)図に

示 されたS型 か らLimitCycTe的振動 が起 きることが期待 出来 る｡ (G.T.Bathand

J.E.Pringle,Mon.Not.Roy.astron.Soc.194,947,1981.)ち ょうど､ 不安

定 なBlanchのM,∑を取 ろうとす るDiskは二 つの安定状態 の間を振動 す る｡ Diskの

半径方向 にたい して(7)､(8)の ような拡散方程式系 で振動子がつなが っているよ

うな描像 が描 け る｡ 従 って､ あ る半径で一つの状態 か ら一方の状態 に遷移すると

物 質 と熟が拡散 してその近傍の点 も状態 が遷移 す る事 にな り､ 波 と してこの遷移

がイ云わ ってゆ く｡

この不安定性 に よ りDIJarfNovaeの光度 曲線 を説明す るモデルが有力である｡
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§5 MagnetosphercとAccreいon Diskとの相互 作用

これ まで は､ 主 に磁場 の農Z皆 が矩 批で きる場合 につ いて主 に見 て きた｡ 中性子

星 が中心星 で あ る場 合､ 磁場 を持 って い る事 が予想 され､ Diskへの影 響 は軽視で

きな い｡ この星近 傍 の磁場 が強 い領域 はMagnetOSPhereと呼ばれ る｡ この様な領域

で は §･2で触 れ た ス トレスのDisk内の角 運動量輸 送 への影 響 や､ 中性 子星への物賃

のAccretionを止 め る効果 な どがあ る｡

A) Magnetopause

a) SphericalAccretion

上 で述 べ た後者 の効果 を降 り積 も る物 質の角運動 量 が無 視 で きて球対称に落ち

て くる場合の影響 を調べ て見 よ う｡ Accreteして きた物質 とMa8netOSPhercとの相

互 作用 の結果､ 形成 され た境界 をMagnetopauseと呼ぶ｡ この位置 は外 部の落ちて

きた物質 の圧 力 (～単位表面積 当 りの重 力 ) と内部のMagnetOSPhereの磁場の圧力

と釣 り合 うとこ ろで決 まる｡ 中性子星 がMoment〟の双極 子 磁 場 を持 って いて､Vf

-で 自由落下 して くる物 質 をMagnetopauscで支 えて るとす る｡ この圧 力平衡の関係､

pVff2=(2LL/r3)2/87t (29)

に定 常 自由落 下 の と きの密度､ 速度､ p=M/47tr2vfい Vff=(2GM/r)1'2を用いると

Ma苫netOPauSeの位置 が も と まる｡

Rm=(21'2LL2/M(GM)7'2)2/7
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これ よ り､ 中性 子星 の表面 での磁場 が 1012G程度 の時､ Magnetopauseの位岸は108

cm程度 にな る｡ 実 際 にはMagnetopauseの上部で定在衝撃波 が形成 され る｡ このと

きの樵造 は､ AronsとLeaに よ り求め られてお り(Ap.J.,207,914,1980.)､図 9

にそれを示 した｡

b) Disk Accretion

物質 がDisk状 にAccreteする場合 でも､ 同様 にMagnetOSPhereの磁気圧で流れが

止め られ る｡ Magnetopauseの所 でa)と同様 にDiskの圧力 と磁気圧 で釣 り合ってい

る｡ (29)の動圧 の代わ りにDisk内の圧 力 をお く｡

p=(2JL/r3)2/87t (31)

pは(19)か らP=GMpl12/r3とな り､ 定常状態 であ るとす ると､ Diskの内線であるMa

gnetopauseの位置 は､

Rmd～0.2xRn (32)

と成 る｡ この様 な描像 を磁気双極子 とDiskの回転軸 が平行の場合の ものを図 10

に示 した｡ しか しなが ら､ 上の換算 は定常状態 を仮定 したもとで成 された｡ Magn

etopause(Boundary Layer)近傍で は §2のB)で触 れ た磁場の ス トレスに よる角運動

垂輸送が重要 にな り､ む しろ非定常 的 に角運動量 を殆 ど失 って 自由落下に近い状

態 でAccreteす ると思 われ る｡

BOUNDARY ZONE

LAYER

-Side vicv of an accret･ion disk sot-rounding an .lligned
rotaLor･ illustrating the character oE the flow solutions obtaiゎed by
Ghosh and Lamb tl978, 1979a,b).

Fig.10
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磁気双極 子 の軸 とDiskの回転軸 が揃 って い る場 合 は､ Diskか ら中心星 への角運

動量輸 送 に よ りパル サ ーの 自転の ス ピンア ップ (ダ ウン)の機構 につ いて調べ ら

れ て い る(P.Ghosh and ド.K.Lamb,Ap.J.,234,296,1979.)｡

8) 磁場 が関 わ る不安定性

a) Raylcigh-Tayer不安定性

図 9の よ うにMag,netopauseが形成 され た時､ 安定 であれば その領 域 ははば静水

圧平復iにあ ると考 え られ る｡

∂P/♂r=-pg (g=GM/r2) (33)

従 って ∂P/∂｢<0でなければな らな いか ら(底 の ほ うが圧 力 が たか くな ければな ら

な い)､Magnetopauscの厚 みを△ とお き､ その底の圧力 Pb=B2/87tをつか うと､

2Pb>Pg△～ PVH 2/2 (34)

を満 た さなければ な らな い｡ とこ ろが､ この領域 は比較 的密度 が高 く棺射冷却が

無視 で きな く温度 の低下 に よ り(34)の条 件が満 たさな くな る｡ この ような場合､

Raylc igh-Tayer不安 定性 が成長 して(図 1 1)､Ma器netOSPhereのなか にCIump状に

な った物 質 が落下 して い く(図 12､ Aronand S.M.Lea,Ap.J.,207.914,19

76)｡

b) Kelvin-Helmholtz 不安定性

回転 して い るDislくとMaXnCtOSPhereとの相互作用 す ると両者 のLt)]転速度の速 いに

よ りKelvin-11elmholtz不安定性 が発生 す ると考 え られ る｡ この不安 定性 でもClum

pが形 成 され る｡ 磁場 の軸 がDiskの回転 に垂直方 向 に向 いて い るときは物質の回転

とMagnctosphereの磁場 の軸 の位相 が合 った時Clumpが軸 に治 って星 に落下する事

が期待 され る(U.Anzerand G.Boner,Astron.Astrophys.,83,183,1980.)｡

この考 え方 に基ず いたQ.P.0を説明 しよ うとす る試 み もあ る｡ この モデ ルはBeat

Frequency Modelと呼ばれ て いる(ド.K.Lamb,etal.,Nature,317,24,1985)｡
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§6 NonlinearOsH lation of Ma8netOSPhere around CompactObjects

A) 非線 形 振 動Accretionのモデル

上 で見 て きた よ うに､ 中心星 が中性子星 の様 な磁 場 を持 って い る場 合､ Magnet

opauseが形 成 され､ そ こ にDiskか らAccreteして きた物 質 が溜 り､ 不安定性が成長

す る｡ 時 間平 均 的 に見 れ ば起 きて い る現象 は図9の定 常 的描像 で ほぼ捕 らえられよ

うが､ 近 年 の 発 達 したX-ray観測 技術 に よ り､ 時 間分 解 能 が向上 す ると定常的描俊
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では捕 らえ られな い現象 が見 えて くる事 に成 る｡ 也.P.0は正 にその典型的現象と言

え るであ ろう｡ 従 って､ この ような非定常的現象 を捕 らえ るモデル を考えるくり.

Hamami, Moll. Nnt.Roy.astron.Soc.submitted, 1987.)｡

図 13にモデル の概 観 を示 した｡ Magnetosphercの磁場 の影響が軽視 で きるAcc

rction DiskとMa呂netOSPhereの間 に形成 され たMagnetopauseを質量m､単位質量当

りの角運動量 h､半径方 向の速度Vを もつ半径 rの リングと見 なす｡ 半径方向の厚さ

は無視 で きうると し､ Scale HeiShtはLとす る｡ この リングにDiskか ら落下 し,tlT物

質 が溜 り､ 不安定性の成長 によ り星 に落下 す る｡ Magnctopauseか ら落 下 した物質

は磁場 に沿 って星表面 に衝突 し､ 熟化 され指射 を発生 させ､ これ を我 々は観測 し

て い る事 にな る｡

半径方向の運動方程式 は次の ようにな る｡

mdV/dt=(BD2-B｡b2)27tr2L/87t 十 mg - minVd

g =-GM/r2 + h2/r3

dr/dt=V

B｡ =LL/r3

(35)

(36)

(37)

(38)

ここでmi‥ V‥ B｡bは各 々Diskか らMalinCt,OPauSCに加わ る質垂の割合 (Diskの定

常Accl･ction率maccにほぼ等 しい)､Mag.net,OPauSeとdisk内の物質 との半径方向の

速度差､ とBack名rOundの磁場 を表 して い る｡ MagnetopauseにはDiskか ら物質が

加わ るだけではな く､ 上 で見 たように加速度8eH (=dV/dt)が正 な ら､ Rayleigh-T

ayer不安定性 に よ りMagnetosphereのなかに物質が落下 し失 われ る事 もおきる｡ R.

ayleigh-Tayer不安定性 の成長率 は線形解析か ら､

O- (名.H k)1'2 (39)

とな る｡ ここでkは揺 らぎの波数であ る｡ 質量損失率mL｡日 に一番影響 を与えると

思 われ る波数 は､ Magnetopause全体 でCoherentに不安定性 を引 き起 こす揺 らぎの

もの と考 えると､ 半径の逆数程度 と考 え られ るので､

mL｡S,=mO=m(弘 一f/r)1/2

これか ら､ Ma8netOPauSeに対す る質量保存則 は､

dm/dt=min - mL.ss

(40)

(41)

定常状態で あれば上述 した様 に磁場 に よるス トレスを考慮 して も､ α-モデルで

記述 で きるが､ 今の場合､ 非定常 な回転方向の運動方程式 を解 かなければならな
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い｡

mdh/dt=BDB¢27tr22L/47t 十minhll

hの =(GM/r)1/2r

こ こで､ h8は半 径 rで の Diskの物 質 の単 位質 量 の 角 運動 量 で あ る｡

(42)の右 辺 の 第 一 項 は磁 場 に よ る トル クを表 して い るが､ B¢を求 め なければな

らな い｡ そ れ に は､ MHD(Magnetohydorodynamics)の方程 式 の磁場 の時 間変化 を記

述 す る Induction Equationを解 か な ければ な らな い｡ 軸 対称 性 を仮定 し､ 磁場の

PoloidaI成 分 (回転 方 向 に垂 直 な方 向成分 )は双 極子 配 位 か らずれ な く外部の磁

場 の影響 を無 視 す ると､

DB¢/Dt=-B｡(V¢8 -Vms)/L -mL｡ssB¢/M (44)

を得 る｡ こ こで V¢8=h/r､ Vms=E2,rはMagnctopauscとMagnetosphereの回転速度で

あ る(Diskの 回 転 速度 の 方 向 を正 と取 る)｡ Magnetosphereの回転 は内部 のAlfven速

度 が速 いの で 剛 体 回転 と見 なせ る｡ (44)の第 一項 はMagnctopauseの物 質 とMagnet

osphcreの回転 速 度 の ず れ に よ りBDを回 転方 向 に引 きず る事 に よ るB¢の生成､ 第

二項 は､ Ma即1etOSPherc内 に落下 す る物 質 と共 にMagnetOPauSeか ら失 わ れ るBめを

表 して い る｡

これ らの 方 程 式 に よ り､ Magnctopauseの 勤 力学 的性 質 を記 述 され る｡ この方程

式 系 は四 つの常 微分 方 程 式 か ら成 るの で､ Poincarc-Bcndi.Yonの定 理 よ り一般には

非線 形 振動 が 発 生 しうる｡ 元 々､ 無 限 自由度 のMHD方程式 系 か ら有 限 自由度の常微

分 方程 式 系 が得 られ た事 にな り､ Lorentzが乱流 の発 生 の 説 明の為 にLorentzモデ

ル を祥 出 したの と同様 で あ る｡

実 際 に数 値 的 に解 を求 め る時 には これ らの方 程 式 を無 次 元化 した もので計算 し

た｡ この動 力 学 的性 質 を左 右 す る.制御パ ラ メ タ- はDiskのAccretion率m.C.と中心

星 の角速度 E2,で あ る｡

8) 結 果

無 次元 化 したmaccと E25の と りかた に よ りその 動力 学 的性 賞 が大 き く三 つに分頴

出来 た｡ 性 格 は､ しば ら く振動 す るが広 が って しま うもの (Expansion case)､Li

mite Cycle的 周 期 振動､ カ オ ス的振動 に分 かれ た｡ 六 つのcaseにつ いて衰1に まと
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めて おいた｡ また､ 図 14は各 々につ いて無次元化 したml｡ssとmの 時間変動を表

して い る｡ 図 15にcase(C)､(f)につ いての速度 と半径 の位相空間上 での軌道を

表 した｡ 結 実 と して､ E25,0な ら､ つ ま りDiskと星の回転の方向が一致 し.Tる場合

は周期的振動､ Qs<0､両者の回転方向 が逆 な らカオス的振動 が発生 す る場合があ

る事が解 った｡

振動の スペ ク トル解析 をす ると確 かに f2,<0の

場合PoverLov的 スペ ク トルが出て くる(図 16)｡
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C) 結果の物理的解釈

上で述べ たようにカオス的振動の発生は星の回転方向の と り方 に深 く関係 して

いると思われ る｡ この原 因 を明確にす るため思考実験 的 に調べ る事 にする｡ 得 ら

れた結果は､ 常 に質量が変動 しているが､ 仮想的 にMagnetopauseを質丑が一定の

ままのテス トリング とみなす｡ このテス トリングは､ 磁場の弱い外部ではほとん

どKeplar的 に回転 して いるが半径が小 さ くな るにつれ､ 磁場でMagnctosphcreの回

転 に引 きず られてその回転速度 にKeplar的回転 か ら乗 り移 るであ ろう｡ このとき

のテ ス トリングの回転の振舞 いを図 17aで示 した｡ Diskと星 が同方向回転であれ

ば回転速度 が正の ままDiskKeplar的回転か らMagnetosphereの回転 に乗 り移るだ

けであるが､ 逆回転の場合､ 一度､ 回転速度 が0に成 らなければな らない｡ 従って､

このテス トリングに働 く遠心力 を考慮 した正味の引力の振舞 いが変わ って しまう｡

これを図 16bに示 した｡ 実線 は単位賞垂 当 りにかか る磁場の圧力 による斥力であり､

鎖線 は同方向回転の場合の重力 と遠心力による引力､ 一点鎖線 は逆回転の場合の

引力である｡ 鎖線 と実線 との交点.は質量の一定 である場合 には力学的に釣 り合っ

た力学的平衡点 を表 して いる｡ 同回転の場合､ その点がA点の一つでその点は安定

点 であるが､ 逆 回転の場合 には平衡点 はB､C､0､の三つ とな る｡ ただ しBとDが安

定点 とな りうるがC点 は不安定平衡点である｡

揺 らぎに よ り､ それぞ れの安定点の近傍で起 こる振動 を励起 させ る｡ ここで計

算 したモデル では､ この揺 らぎを引 き起 こすものはR-T不安定性によ り引 き起こさ

く▲I

Fig. 17

_

一

t
u
J}一〇二
H

'▲

2 .…｡･.i, 8

Fig.18
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れ た質量の変化 で ある｡ 質量変 化は振動 を励起 させ るだけでな く､ 平衡点のずれ

も引 き起 こす｡ 同方向回転 であれば平裸子点 が一 つ しかな いの で平衡点 のずれは基

本 的な系の振舞 いに影響 を与 えな い｡ しか しな が ら､ 逆 回転の場合､ この臥 C,

D､の平復i点が非常 に近 くな ると､ 平衡点のずれ は各平徐i点 に付随 した振動の混合

を引 き起 こす と思 われ る｡ これが逆回転の場合 にカオス的振動 を引 き起 こ･した原

因 と考 え られ る｡

D) 観測 との対応

上に述べ た結果 は､ 無次元化 した方程式 を解 いて求め たものであ る｡ 観測 と対

応 させ る為 に､ 典型的な時間 スケール とBurstの エ ネルギー と必要 とされる中心星

の磁場の強度 を導入 してお こう｡

tdun=0.2(r/109cm)3/2(M/lM｡)~1'2 (see) (45)

E8 =2.58xlO38(M/lM｡)I/2(r./106cm)3/2(mace/1018g/S)

x(r/109cm)3/2△ r (erg) (46)

Bo =2.98xlO13(M/lM｡)1'4(r./106cm)13(mace/1010g/S)

x(r/109cm)7/2△ II/2 (F,auSS) (47)

ここで△ Tは無次元化 したBurst間隔で ある｡

この場合､ 系の振舞 いは磁場 に よるMagne to pause の 角 運 動 登 の消失の時間スケ

ール と回転の時間 スケール が は ば 等 し い 為 ､ td un は 回 転 の 時 間 ス ケ ー ル で は ば決

っている｡ 従 って td… はMagnetop a u s e の 平 均 的 半 径 に よ る か ら ､ 振 動 現 象 の 時 間

ス ケ ー ル が tdunと見 な し う るな ら､ 観 測 か ら 換 算 し た td unか ら Rese rvo ir と し て の

Magnetopauseの 典 型 的 半 径 が わ か り ､ さ ら に そ の 半 径 で 支 え る 為 に 必 要 な 星 の 磁

場 の 強 度 が わ か る｡

観 測 か らQ･P･0の典 型 的 振 動 数 (敢 1 0 H z ) を 説 明 す る に は ､ Mag ne to pause.の 半 径 が

108cmに な る 1018Gの 星 の 表 面 磁 場 が 必 要 で あ る ｡ ま た ､ Ra p id Bu rs te rの Bu rs t間

隔 は 10Sか ら 1000Sの な るの で 半 径 は 1 0 川 cm ､ 星 表 面 の 磁 場 が 10 15G以 上 な け れ ば い

け な い こ とに な る｡

この モ デ ル で は 回 転 軸 と磁 場 双 極 子 の 軸 が 揃 っ て い た が ､ 一 般 に は 傾 い て い る

場 合 も有 り得 る｡ この 様 な 場 合､ Magne to pause か ら 落 下 し た 物 質 は 磁 場 に 治 っ て
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その軸上の星表面 に衝突 し､ 熟化 され轄射 を発生 させ るか ら､ X-rayパルサーとし

て観測 されて もよいことにな る｡ 現在の所 その様 な例 は まだ見つか ってないが､

も し発見 されれば､ このモデルの検証 にな りうる｡

§7 NonlinearOsciHation()fRadiatopausearoundCompactObjects

磁場 と回転運動 の効果 を主 に見 てその物理的描 俊 を明かにす るのが 目的であっ

たので､ §5で提出 したモデル は車畠射や熟的効果 を無視 して いた｡ 実 際の現象にお

いては､ これ らの物理過程 はかな り重 要にな ると思われ る｡ 也.P.0な どは §2に述

べ た ように編 射 が無視 で きない状況 が絡んで いる可能性 があ る｡ 中性子星近傍の

物理 に関わ る非線形振動 を引 き起 こす為には §5のモデル ではMagnetopauseと呼ば

れ た､ 物質 と位置(重力 )エ ネルギー を貯め るReservoirが必要であ る｡ このReser

voirを磁場以 外 でつ くるには重力 に対抗 しうる斥力が あれば 良い｡ 也.P.0はEddin

名tOn光度 に近 い天休 で発見 されて い るので､ 結射 が この斥力 とな りうる｡ Reserv

ojrを形成す るの に揺射 が重要な働 きを担 う場合のモデル を考 えてみ ることにする｡

A) 中心星 か らの轄射 を考謄 した定常Accrction

先ず､ これ までに よ く調べ られて きた中心星 か らの轄射 を考慮 した ĉcrction

Djskにつ いて まとめ て お こ う｡ 中心星か らのX-rayによる加熱がDiskの外部で重要

にな る事 をは じめ､ Hayakavaが指摘 し(Pabl.Astron.Soc.Japan.,33,365,I

981.)､Iloshiが詳 しい構 造 を求め(Pabl.Astron.Soc.Japan.,36,785,1984.

)､ さ らにInoueとHoshiが光学 的に薄 くな ったDiskに対 す るX-ray螺射 の影響を含

めて議論 した(Ap.J,322,320,1987.)｡それに よると､ 中心星 が中性子星の場合

のAccretionDiskの基本 的構造 は､ 内側か らl)幾何学 的 に厚 い トーラス(図 18)､

2)§3で求め られた ような光学的 に厚 く､ 出何学 的 に薄 いDisk､3)光学 的に薄いD

isk(図 19)に構造が分化 す ることが明か とな った｡ これ らの領域の大 きさはAcc

retion率 に よ りその依存性 が調べ られてお り､ 図 20に まとめ られて いる(lnoue

andHoshi,1987.)｡

l)の領域 は §3-B)で述 べ たLightman-Eardley不安定性 に よ り膨 らみ球対称に近
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い形態 に成 って い る｡ 中心星か らの轄射の光度 がEddington光度に近 い場合はこの

部分 が熟的 にだけでな く力学的にも不安定 にな る事 が予 想 され る｡

B) Radiatopauseの非線形振動

上述 した様 に中性子星近傍では降 り積 もる物 質 が トー ラ ス状 に分布 す る｡ また､

Accretion率 がEddingtOn限界 (maccGM/r.～L｡dd)に近 い場合､ 錨射 に よ り減速され

た物 質があ る所 で溜 ると予想 され る｡ このReservoirをRadiatopauseと呼ぶことに

す る｡ このRad!atopauseの連動 に よ っては §5と同様 にR-T不安 定性 な どq)_勤力学

的不安定性 に よ りReservoirか ら中心星への物質のAccrctionを引 き起 こす事が期

待 され る｡ これか ら §5と似た非定常Accretionのモデル を考 え る｡

図 2 1にその概観 を示 した｡ RadiatopauseをShell状で あ ると考 え､ 物質の角運

動量の効果が無視 で きると して､ 球対称 の問題 に帰著 させ る｡ 動径方向の運動方

程式 は､

::I-; i ,,--,I/生 霊

三成
乙〃 L R e scrvoiLh

R-TtlnsfcLU e (しいLtJ)

F土9. 21
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dV/dt=-GM/r2(1 - βL8/L.dd) + (U acc -V)m｡cc/M (48)

β =(1-e~ta)/ta

で あ る｡ こ こでLB=minGM/rで中心 星 表面 に落 下 した物 質 が解放 す る重 力エ ネルギ

ー に よ る結 射 の 光度､ taはRadiatopauseの光学 的厚 さで あ る｡ あ とのNotetionは

基 本 的 に §6と同 様で あ る｡

Radiatopauseか らの質 量 損失 が只eff=dV/dtが正 の場 合､ R-T不安定 性 で映 ってい

て､ 負 の場 合 はm｡ccと lg.H lに比 例 す ると仮定 す ると､

min=M/△ 1/2 ･80日 (トtdl)1'2 g｡ff(t-tdl)>0 (49a)

=fg｡ff(t-tdl)1/g･m｡cc g.ff(七一tdl)<0 (49b)

ここで tdlはRadiatopauseか ら星 表 面 に落下 す る時間､ A はRadiatopauseの厚 さで

あ る｡ td-と△を適 当に与 えて､ 数値 的 に調 べ た結 果 を図 22に しめ した｡ まだ､

td-と△を適 当 に与 え た基 での結 果 なの で､ 余 り充 分 とは い えな いが､ やは り振動

が励起 され て い る｡

数 値解 は これ か ら詳 細 に調 べ るつ も りだが､ これ までの と ころか ら予想で きる

こ とを まとめ て お こ う｡ 遅 延 時 間 tdlの間､ Mとrが あ ま り変 化 しな く､ tdlが一定

とす ると､ (4,8)の常 微 分 方程 式 を差 分方 程 式 にみな せ る｡ (48)と(49)の無次元

化 した式 を差 分 化 す る と

JJtl■･ l.001Ml■ ALF' l.1■lllM
GNM= 0.000000000 叫止■t l･dI仙

THI= 0.010000000
THl= 9.990010261

Ad . +.}l●■41I

Fig.

llIh1.■■lllll IqJ● l.dbl桝)
hJh I.I117I711

咋II● l.)的 l91
■-1● 7.111tX)42

JAbf Z.Iヽ †tIrI

Jll.I1■I.II.lI.flll.Il.I■●t.lI.ll.I1■+.Il.●●.Il.lI.lIl.1

22
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F土9. 23

Fig. 24

gn.1=-A(I-m'in.∩)

mlin.n=gnl'2 ,

Bgnl/2 ,

JH l,I

叫 a.･馳

年 寄 . 'h yt

(坤 il･た i )

忠 )

蛋 : 千

Fig. 2 5

とな る｡ (50)ち(gヮ･1,gn)面上 での写像で表 す と図 23の よう.にな る｡･この形

は間欠 カオスの 1/fスペ ク トル を説 明す るモデルの写像(図 24)と基本的に同 じで

あ る｡ この事 か ら(50)か ら出て くるスペ ク トル も1/丁をもつ ものがつ くれ る｡ これ

は､ 1/fスペ ク トル がQ.ド.0のLFNや銀河中心核の変動 に兄 いだされて いる事と考

え合 わせ るとおも しろい｡ 銀河系内の天休も銀河系外の天 体 も振動 を励起させる

機構 が物理的 に同 じであ るとは限 らないが､ (50)の様な方程 式系 に道元できるよ

うな意 味での構造同型性 を持て い ることが期待で きる｡
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§8 最後 に

以上観て きた よ.5に､ 中心天休へのAccretionの過程は さまざ まな変動現象を引

き起 こす事 が明 らかにな った｡ 特 にQ.P.0や Rapid Bursterの ような､ 中心天体が

中性子星 と考 え られ る場 合 についてモデル を建 てて詳 しく調べ た｡ これ らのモデ

ルは個 々の物理過程の取入 れ方 は大 き く異な るが振動 を起 こす構造 は､ 似通 って

い るところが あ る｡ つ ま り､ 振動 を起 こすの にReservoirが重要な働 きをする事で

あ る｡

§2で挙げ た天 体現象 は中心天体へのAccretionの過程 に よ りAccreteした物賀が

重力エ ネル ギー を解放 して輯射 を放出す ると考 え られ るが､ これは散逸力学系と

見 な しうる｡ a-Diskの様 な定常 モデル も散逸系 で あ る｡ 一方､ §6以下 で導いた

常微分方程式 がLorentzの散逸力学系 のモデル方程式 と似 た振舞 いをす る｡ この違

いはモデル を建 て るうえでReservoirというSubscaleの構造 を等人す るか しないか

に よる (図 2 5)｡ このSubscaleが実体 と見 な しうるかの情報 は､ も ともとの塞

礎 とな った重力､ 磁場､ 棺射過程 をいれた気体力学方程式系 の中 に存在 している

はずで ある｡

§6以下の我 々のモデ ル では､ 第-近似的な力学平衡状態 とその不安定性 とを分

離 して考 え る近 似 で､ 本 来直接､ 気体力学方程式系で記述 され るはずのSUbscale

の発生 を取 り込 ん だ事 にな る｡ 一方､ すべてが方程式 と境界条件か ら決定出来 る

はずで あ るので､ 直接的 にすべての物理過程 を方程式 系 に取 り込み それを差分化

して数値実験 を行 う方 向 もある｡ しか しなが ら､ 数値実験 の結果 は最終的には物

理的解釈がな され なければな らな い｡ この とき､ 気体力学方程式系 は無限自由度

系 であ るか ら､ 上 で述 べ たReservoirの ようなSubscaleが発生 したとい う定義は人

間の認識過程 と関わ って しまうであ ろう｡ 我 々は､ モデ ル を導入す る事で､ 無限

自由度力学 系 か ら少数 自由度力学系 にさ らに §6で は離散力学系 に道元 してこの様

な煩雑 さを避 けた｡ あ る意 味で我 々のモデル に よ る研究 の進め方 は､ 流体力学の

乱流発生機構 の研究 と似 て いる｡

我 々のモデ ルのReservoirとい うSubscaleを全体 か ら切 り放 し､ それ 自体を取 り

出す事 は不可能 であ るが我 々はそれ を実在 して い ると実感 す る事 が■出来 る｡ これ

は､ 我 々の心臓 を取 り出 す とその機能 は失 われ るが､ 体内 にある時はその機能 を

-2 76-



｢天体現象と非線形 ･非平衡物理｣

果 して いる事 を実感 して い るの と似 て いると言 え よう｡ これ らのSubscalesは､ A

ccretion Diskや全身 に依存 して いるといえ る｡ 一方､ 宇宙 には様 ざ まな存在形態

が あ るが超銀河 団や銀河 団を練成 す る銀河 とい うようなSubscalcもあ る｡ この様

なSubscaleはそれ 自体 で単独 に存在 しうるようであ る｡ つ ま り､ 前者の タイプの

Suhscaleとは性格 が異な って いるといえる｡ この事 か ら､ 宇宙 におけ る天体現象

や形態 を理解 す る仕方 に漠然 と しては いるが二 つの アプ ローチが あ ると思われる｡

一 つu､ 前者の様 な タイプのSubscaleか らな る系の理解へ は､ 散逸系の ような最

近大 き く発展 して きたカオス現象への少数 自由度力学系 や離 散力学系 か らのアプ

ローチが参考 にな ると思 われ る｡ も う一つは､ 後者の様 な タイプの系の理解につ

いては､ フラク タル力学 の ような多 自由度力学系 や統計力学 の新 しいアプローチ

が考 え られ る｡

Feynmanがその有名 な教科書で述 べて いる様 に所詮(多分)宇宙の現象 の多 くは気

体力学方程式 で記述 され るはずであ る｡ しか しなが ら､ 上で も触 れ た ようにこれ

は無限の 自由度 を持 って いる｡ コン ピュー ターの発達 に よ り､ これ らの非線形､

非平衡現象 を理解 す る物理 は大 き く発展 して きた｡ しか し､ 計算結果 を示 しただ

けでは提起 され た問題 を解決 した とは言 えないであ ろう｡ 従 って､ 我 々が試みた

ようなモデルの設定､ つ ま り情報の圧縮 を行 う事 が必要 で あ る｡ しか しなが ら､

我 々の アプ ローチは未熟 で､ 一部の天体現象の理解 にゲ リラ的 に試み たに過ぎな

い｡ この情報の圧縮 と､ 問題 とな る天体現象 を支配 して い る構造の分叛の方法な

どが個別的ではな く､ 一般論 として求 め ることがで きれば､ 数学 におけるメタ数

学 (数学基礎論)や､ 生物学 で提出 され た一般 システム理 論 と同様 な メタ物理､

物 理学基礎論の様 な ものがで きるか も しれない｡ それは難 しい事 とは思 うが新 し

い知の分野 を切 り開 く可能性 があ りそれ を期待 したいと思 ってい る｡
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