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宇宙では超高密度とか超高温 とかいう物質の極限的状態が実現 されている｡そして宇宙

現象はマクロな現象だからそういう極限的状態での統計力学や物性が問題 となる｡§2以

下に,そうした問題のうち私の個人的関心事のいくつかを紹介するが,この選択は必 らず

Lも宇宙物理量にとって共通のものではないことはお断わりしておく｡物性論が関係 した

宇宙の問題 として標準的なのは dustから惑星にいたる固体的天体の問題か白色賃星,中

性子星 といった高密度星の問題であるが,以下に記 した問題点はそうした standardな関

連問題からはみ出したものである｡▲

§1には少し一般的な解説をっけたが,全体としてまとま りがつかなくなった点はおゆ

るし頂きたい｡

§1. 宇宙での物質と福射

図1は密度pと温度Tのdiagamの上に宇宙の種々な状態 を示したものである｡これか

ら分るように,地上の物質の状態から極端にずれた場合が宇宙物理ではよく出てくる｡し

かし,現在の物理の理論は相当に広い領域 をカバーしてお り,実験できないような状態を

も案外気軽に扱っている｡あるいは,理論では理想的条件を仮定 しているがそういうこと

が宇宙の方でよりよく満たされている勢合も多いO例えば,星間ガスの熱い領域 と冷い領

域の間では水素やHeの recombinationがおこっているが,それが主量子数 nが非常に

大きいレベル間ゐ遷移が電波の線スペクトルで観測されている｡例えばnが104から

103,__あるいは1~66のが165- といった遷移である｡また電波天文学では最もポピ

ュラーなHの21C7mの lineをはじめ多 くの finestructurelineや hyperfine

structureline なども星間のような稀薄な状態のみで頼射 となって観測 されるもので

ある｡

第 1図に戻って,この温度というのは物質のそれである｡星の内部のようなdenseなと

ころを別にすれば宇宙の多 くの領域では物質と輯封 とは熱平衡を達成 していない｡エネル

ギーは星から星間空間-,星間空間から銀河間空間-とたれ流 しているが,その反作用を
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図1 宇宙の物質密度pm と温度 Tm｡星の中心部 Sl,星の大気部 S2,星間ガスIS,

惑星P,膨脹宇宙初期Ul,銀河系間空間U2｡

受けてはいない｡このことをもっと原理的問題 として考えれば,膨脹宇宙 と時間あarrow

の関係はいかにという問題にまでエスカレー トするのであるが,1) 常識的にはそこまで考

えずに,膨脹宇宙論というのは今から約 1010年前にはじまったばかりでそれ以来十分時

間が経っていないから｢熱の死｣に達 していないと考えれば十分であろう｡

熱平衡に達 していないことを反映して星間空間や銀河間空間には各種の天体からの編射

が入 り乱れて飛びかっている｡その上,太陽のような標準的星は可視光で主づェネル′ギー

を放出するが10年程前から次々に発見されてきた新天体は電波,赤外線,X線などでエ

ネ′レギーを主に出している場合が多い｡ (第一表,第二表参照 )さらに,放出の過程自体

が熱的過程でない場合が多い｡
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第一表 星間空間の平均的場所における福射の

エネ/レギーーflux

erg/cm2sec

マ イ ク ロ 波 10ー 3つ5

赤 外 線 10ー 5

可 視 光 10-3

Ⅹ 線 ｢ 10ー 7

ニ ュ ー.ト リ ノ~ 10ー 5

宇 宙 線 (粒 子 線 ) 10ー 3

*weberの重力検出著削こかかった fluxで必
らずLも定常的にあるものでない｡比較のた

め地球上での太陽光の fluxをあげると106

である｡

第二表 天体からの福射の相対的強

度O可視光を1とした時の

オーダーを示す

電波 赤外 可視 Ⅹ線

太 陽 1(｢15 10ー2 1 loo

カ ニ 星 雲 1(｢ 2 1 10

パ ル サ ー ヽ1(｢2 1̀ 102

銀河 (平均 ) plo-7 1 10ー4

§2. 黒体再射のBose Condensation

物質と熱平衡にある黒体編射は通常 Planck分布であると考えられている｡ Planck分

布は一般のBose分布が含む化学 Potentialがゼロの場合 になっている.こわ制限は光

子の生成,消滅が十分短時間でおこるという条件からきている｡通常の比較的密度の高い

状態では物質と帝射のエネルギー交換は光の吸収,放出の過程を通 じて行われる｡すなわ

ち,光子のエネ/レギーの調整 と光子の数 の調整が同時に行われているのである｡しかし,

編封 と物質との相互作用はいっでもこの調整を同時に行 うとはかざらない｡電離気体では

Compton散乱でエネルギーのや りとりは行なわれるがこの過程では光子の数は保存 され

る｡ (double Compton散乱を無視 して｡ )吸収一 放出過程 (これ を天体の方ではfree

free transition という)とCompton過程の早さを比較すると前者は neni,後者

はneに比例する｡ (neは電子密度, niはイオン密度 )このため密度 を小 さくしてい

くとCompton過程の方が十分早くなる.Compton過程はまた温度 が大きくなればより

早くなるから高温 (ただしkT< mec2)で稀薄な場合はエネルギーの平衡は達成 され る

が光子の数の化学平衡は達成されないという黒体編射が出現する｡

こういう状態は実際に熱い宇宙の,m期やX線星の大気などにおいて実現 されている:2)
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こうした場合は光子数は与えられた定数になり,それに対応して化学Pot飢tialはゼロで

なくなる｡上記の実際の場合で問題になるのは物質の温度のわ りには光子の数が少ない場

合である｡すなわち,分布を .

n =
exp〈(E-〟)/kT i- 1

とかけば 〟<Oの場合である｡この場合は縮退の効果がない場合で光子もBoltzmom 分

布になるとしてよい場合である｡それに反 し光子の数のわりには物質の温度が小さい場合,

すなわち〟> 0の場合には量子的効果があらわれる｡5)通常こういう場合にはE- 0の状

態とのBose condensationがおこる｡こういうことが光子の場合 もおこるかどうかが

問題である｡

若干の考察によるとBose condensation していく過程が初期のエネルギー分布関数

にっよく依存 し,ある場合には分布関数の変化が shockwaveの形 をとって変化 していく

ことや,BosecondensationでE がゼロにいく途中で吸収過程 (この速 さは E~2 に

比例 )が効いて くるらしいとの結論が得られている｡

§3. 巨大量子系

最近は中性子星の構造 というのが普通の星の構造よりも多くの物理屋にボブユラーにな

ったかの観があるが,星そのものを一つの量子力学的系として扱おうと思えば何んでも

革rOund stateから考え初める物理屋にとっては太陽の構造は分らないが中性子星の構造

は分ると云わす理由がないわけではないO確かに1057 個程の粒子から成る系の ground

stateが中性子星で,その excitedstateが太陽とかの星である｡

しかし,通常はこういう見方では貫徹さしてはいない｡例えば中性子星の構造でもこれ

全体を1つの量子力学的系 と見るのではなく,局所的にマクロな物質としての状態方程式

を作 り上げて,これを流体力学的なっ り合いの式に入れて星の平衡解は解かれる｡この前

提は系の大きさがdeBrog.lie波長に比して大きいということである｡しかしこのような

仮定はBosonから成る仮想的星のground state を考えるさいには満足されない.この

Boson星では状態方程式の考えでいけば圧力はゼロであるから平衡解になく,重力的に

collap､seするはずである｡しかし,量子力学的系と考えればゼロ点振動に対応する圧力
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が発生して平衝解はあることになる.も.ちろん,中性子星もFermionから成る巨大量子

系のground stateして解ける｡4)具体的 には重力がNewtonianでよい時には原子の

Thomas-Fermimodelと同様な解き方をする｡また重力を一般相対論的にやる時も

Boson場や FeI壷i場は第 2量子化するが重力場はメトリックに量子化 しないで入れる

というや り方で解 く｡このようにして中性子星の場合は状態方程式流のや り方と殆んど同

一一の結果が得られる｡例えば平衡状態 として可寵な粒子数の上限は

LFermionの場合 Ncrit～ (m*/m )3

Boson＼の場合 Ncrit～ (m*/m )2

となるoここで m*はPlanck mass m*-(The/G)y2-10-5g,m は構成要
素のFermi又はBose粒子の質量.

このように温度ゼロの星を量子系として扱った研究は少なく,しかも要素は-成分とし

てやっている｡しかし白色壊星の場合などは圧力は電子で重力は陽子に働き,両者の間は

Coulombカでひっつけられているという少 し複雑な構造になっている｡こういう系を量

子系としてちゃんと.扱ったものはまだない｡また ground stateは分ったとしてもexcitd

stateの考え方をどのようにしていくのか見当もつかない｡

§4. 核子 一 反核子ガスのPhasetransition

宇宙論では物質と反物質の対称性を回復 しようとする試みが何回かくりかえされてきて

いる｡この場合,問題 となるのは現在の世界が少なくともlocalには物質である以上物質

と反物質が等量あったとすればそれらを空間的に分離するメカニズムが有効に働 くかどう

ということである｡omnesという素粒子をやっている人はこの問題にっいて,熱い宇宙

の初期で (温度が約 300MeV近辺で )核子 と反核子が一様に混合 した状態は不安定で核

子が主な領域 と反核子が主な領域 とに分離するという,一種のPhase transition がお

こると主張 している｡5)彼は二議論 を核子 一 反核子間の相互作用を考慮してVirial

係数の方法でこの不完全気体を扱 うというや り方をとって行 う｡

Beth-Uhl占nbeck理論というのがあってVirial__係数を散乱の phaseshiftで書 く

ということが行われているが,最近これを相対論的にして phaseshiftの代 りに (物理的

には同じことだが)S-m去trixを使 うという形に-定式化し直 しているOこの f｡rmula-

tionは素粒子間の相互作用を考慮 した超高温のあまり高密でない不完全気体の理論に今
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後適用すべきものと考えるが,例えば resonoriceparticle を含む系の統計力学を我々

も最近扱ってみた｡6)核子一反核子系の統計力学も素粒子の散乱理論での結果と密接に結

びついて議論できるわけである｡

Omnesは系の freeenergyF. を完全気体のもの として

F=Fo(N･T)+F(NIT)+akT(N+N)+bkT
Ⅴ

と書いた時 bが正である値より大きければ,核子 と反核子が分離 した方がFが小さくなる

ことを示 したのである｡しかし,こういう場合どの程度の大きさ(空間のスケール及び非

一様の程度 )で分離するものが,それはどういう理論できめたらよいのか,ぜひ知りたい

ものである｡

§5. 強磁場中の物性

地上では,強磁場の限度は当分は105-6gauss ぐらいであるが,天体では白色度星

で107gauss,中性子星では1013g?uss以上の磁場が期待できる. このような磁場にな

れば原子の構造も大きく変るし,また密度の高い縮退 ガスの状態方程式も変る｡7)例えば

Larmor半径がdeBroglie波長よりも短かくなるような場合,すなわち

P乏

1- β2
< 2打

ただしHq-m2C3/ei1-4･4×1013gauss,jC- V/C, には回転運動は量子化が必
要 となる｡また HがHqになるということは

e七
- H = mC
mc q

から分るように電子のmogneticmomentによる静的エネルギーがmc2程度になること

を意味 している｡従って spin逆転によって電子対が創生されないかという議論もあるが,

anomalousmagneticmomentの形が強磁場中でも不変ならH～Hq/a (a-e2/

七C)以上では電子対創生がおこるoLかしこれもmogneticmoment不変の仮定がよ

くないようでおこらないではないか ということになっているらしい｡
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強磁場中での原子スペクトルの大きなづれは比較的現実の問題で白色賛星はは昔から通

常のスペク トルパターンに合わないものが発見されている｡さらに強磁場中でのchemis-

tryがどのように変って分子形成などにどのような effectを与えるかは興味あることで

ある｡

§6. 最 大 温 度

素粒子の restーmass程度に温度が上昇 したり,高密度によるFermiエネルギーが大

きくなると次々と重い素粒子が創生されてくる｡すなわちエネルギー密度のある部分は必

らず静止質量で占められている｡ところで,色々の質量の素粒子 (特に強い相互作用する

hadron)の種類がどのように分布するかをきめるmassspectrum 〟(m) はmとと

もに急に大きくなる傾向にある,Hagedrorという素粒子の人がPion発生の実験などを

説明する一つのモデルとして,massspectrum が

β (m) - cmaebm

であるような理論を提出した｡こういう系の統計力学を分析 してみると T｡- b~1程度

の温度以上には温度が上昇 しないことが分るQ特に a<1 5/2 の場合にはあるエネルギ

ー密度以上では比熱が負になる｡8)
素粒子の実験の方からいうと T｡-300MeV程度である｡こういう超高温は実際に

は熱い宇宙の初期や超新星爆発などに実現される｡ 現実のmassspectrum が上記のよ

うであるかどうかは素粒子の問題であるが,こうした仮定を統計力学的に処理 して天体的

なマクロな現象と比較できるようになる可能性が存在するという1例である｡
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