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Introduc-tion-中性子星について-

京大選 林 息 四 郎

1. は じめに

中性子星 G'D存在の可能性 が指摘 されたのは ,原子学物僅学 が形成 された直後

の時期 であった｡ す夜わち,Landau(1952)紘 ,ある程匿以上の質量 の･

星 は中性 子星 となるこ,とによってキネルギ ーを放 出 しうることを示 し,

Oppenheimer-Volkoff (1959)紘 ,free夜中性子r)Fermiガスか

ら在る星 の構造 を明 らかに した O さ らに ,Zwicky ( 1959)紘 ,星 が重 力

的 にCollapseして中性子星 に在るときに放 出され る重力ェネルギーが超新星

のエネルギー源 に覆るこ.とを示 した ｡

そ の後 ,研究 の発展は一時中断 したが, 1960年頃にノ覆っ てか ら,

Wheelerの一脈 ,Tstlruta-Cameron (1965),その他の人 々に取

上げられ て,大 き夜進展 をみることに覆ったO この頃 に在っ て,星 の進化の研

究が進 み ,その最終段階 が どうであるか とい う理論的 夜間題設定 がかな9具 体

化 してきたこ と,またX線星 夜どの発見があっ て,これをどの ように説明す る

か とい う問題 も轟起 されたe)である｡

とくに ,1967年 の.末K p Pulsarが発見 されたが,その数砂以 下とい う

短 かい週期 を説明するためには ,平均密度が 1ul生 g/cm3 以上の星 ,す 夜

わ ち ,中性 子星の廻転 を考 えねは 覆らなく覆うた｡ さ らに,Crabnebula

の中心 におけるpulsarの発見は ,,超新星爆発 の残骸 と しての中性子星の存在

を参る程度裏 づけることとなつ.たO

これまでの僅論的研究 か ら,安定 夜重力平衡の状態 VCある甲性子星の質量 ,

半径 ,密度 ,温度 夜どVCつ いては ナ 次の ことが知 られているO最小の質量は

0.1鵜 (Mo は太陽質量 )の程度 ,最大質量は 1pVi昏 - 2鵜 の範囲 にある

と考え られている (第 1園 )｡ただ し,この最大質量e'値 は , 1015 g/ cm去

以上 の高密匿 における核物質()性質 ,とくに状態方程式 ,が よくわか ら夜いた
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め に,第 1図に示 した よ うに,現在 をお不確定である｡
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第 1図 重力平衡の星 (濫皮零 )の質量 と中心密度
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上の質量の範囲 に対応 して ,中性子星の半径は 50- 10hwの程度 ,甲心密
＼

度は 10日 ～ 1016 g/C7n3 の程度 である｡これ以上の中心密度に対 しては ,

あ とで述べるように,星は不安定に覆る｡ 星の表面では重力が大 きいため に,

大気の厚さはcmの程度 ,光球の密度は 10-2g/m 2 の､程匿 である｡ 中心や表

面の温度 については ,形成後 106 年以内の中性子星 では,中心温度は 108

oK以上 ,表面温度は 106 0K以 上 と推定されている0

2. 高密度 ガスの組成 と圧力

以上に述べ'たような,広範囲 の密度 と温度における物質の熟平衡状態の性質

を第 2図に示すO 横軸は物質密度 で,これが轟 射エネルギーの質量密度 Pr-

aT生 /C2 よb小さい領域 では ,電子や中間子の対が大量に存在する｡ 斜線

をつけた領域 は,星の質量の大部分が こ0'3領域 内に存在するとき,星は不安定

であることを示すo す夜わち,電子対の生成 ,中間子対の生成 ,FeO'3分解 ,

αの分解 ,電子の核に よる捕獲 ,が進行する領域 では ,ガスの断熱指数

r(≡(d雛 /d勿p)adi｡b｡ti｡)の値は4/5よb小さ く,崖は不安定で

あるo さらに ･第 2図の直線 P- P, の近傍 を平行 に走っている線 と,p

1O 16 g/cm3 の線は ,これ よb高温 ･高密度の領域 では,一般相対論の効

果 によって,屋は不安定 である｡
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第 2図 高温 ･高密度 ガスの熱平衡状態
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第 2図には ,電子や中性子のFermienergyが 2kTQこ等 しい廟 を縮退 の

境界 として引いてある.これ らの線 よb低温の領域 (TS 109 0K)における

ガスの組成や圧力は温度等の場合 と変 ら覆い｡ この場合については ,ガスの組

成 が密度 とともに次の ように変化することが知 られている｡

低密度ではFe56 +e が主成分であるが,p-1× 109 g/m 3 (電子

のEF -4MeV )でFe56 の電子捕獲 がは じまる｡ 密度の増大 とともに,次

第 にneutronrichで ,かつ質量数 ej大 きい原子核が存在するようになD,
120

p-5×1011 g/m 3 (電子のEF-25MeV )ではSr38が最 も大量
に存在する｡ この密度 で ,核内の最後の中性子の結合 エネルギーは零 となD,

自由中性子が現 われる｡ さらに,P=5×1013g/cm3 に 覆ると,自由陽子

が現われ ,また原子核は消失する｡ すなわち,n+p･十言のガスになるが,p

の数はnの数 の数 多の程度VC過 ぎ覆い｡さらに ,1015 g/cm3 以上の高密

度 では E~,Aをどの hyperonが現われるo

温度零のガスの圧力は ,第 5図に示す よう転,5× 1012g/ m'3 を境托し

て低密度では縮退電子の圧力 ,高密度 では縮退中性子の圧力が主 である｡
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第 5図 温度零 e)ガスの状態方程式
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密度が 106 g/cm 3 以上 では ,電子は相対論的で (EF >m ec2 ) ,

圧力は (p/p｡)㌧ /3 に比例するO ここに,p｡は電子の平均分子量 である｡

109 g/cm3 よb高密度 に覆ると,原子骸がneutroI-rich隼在ってPe

が増大す るために ,圧力の増大は p生/3 よbゆるやかVC在る｡ 従って,

α<4/5であるようを ,第 2図の電子捕獲の不安定領域が存在す る｡ さらに,

1013 g/L7nB あた Dで,中性 子間の引力の寄与が大きく覆るために , Tは

4/5よD小さ く覆る｡ これは第2図には示 してない｡ しか し,このために,

中性子星が安定 であるためには ,その中心密度は 101生 g/m13 よb高 く急け

れば ならないのであるO(第 1区卜参照 )

5.構造 と安定性

状態方程式が与えられると,重力平衡による球対称 の墓o'D構造は ,次の

Tolman-Oppenheimer-Volkoff の式 で記述 される｡

_旦竺 r= 4 7rr之p,
dr

dP GM rPr(1+p/pc2 )( 1+47rPr3/MrcZ )
ar r2 1 1-2GM r/rc2

ここに , M rは半径 rの球内に含まれる全質量 (正確 には重力質量 )であ D ,

第 2式の 日 は一般相対論の効果 を表わす｡

中心密度 pcの値を指定すると,上の式を中心から外方へ債分 し, Pと βが

零 になる点を見出す ことによって ,星の全半径 と全質量Mがわかる｡ 第 1図は ,

こ の ように して計算 されたp cとMの関係を示 した もOrDである.

図 の点線は不安定 夜解を示すが ;そorDうちの低密度 orDものは ,電子捕獲 と核

力の効果 によるものであD , 高密皮の ものは一般相対論の効果 によるO これ ら

は次の ように説明され る｡ 重力平衡の星の膨張 や収縮に対する安定性の条件は ,

断熱指数 γを用いて

>｣
<5

k P

~†~T ㌃言
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と表わされるO ここに,kは密度の分布の形 ,す夜わち,質量 の中心集 中度 に

依存す る 1の程度U)童 である｡ 一般に Tが一定 で覆い場合は ,上G7D条件は

R 4 k

∫ (TT 言 義 一)p･4花r2dr<' 0･0

と表 わされる｡

上 の条件において ,Newton理論は P/Pc 2 -0の場合にあたる｡ しか し,

中性 子ガスのFermienergyは p=6× 1015 g/cm3で相対論的にをbは

じめる(このとき,PFm n C2)Oこのとき,P二ごPC2/ 5に覆るため に,

一般相対論的不安定性 が現 われ るo'Dである｡ このために,第 1図に示 した よ う

夜質量の peakが現われ ,pc之1016 g/cw 3 aj中性子星は不安定 と在る0ノ′

4.温度の分布 と変化

星 の進化 の最終段階 で中性子星が形成されたときの中心温度は -, 1 0 110Ⅹ

または これ以上､であると推定される｡ この ような高温 では ,中性子ガスの縮退

慶は弱めか ら(第2図参照 ),めわゆるURCA 過程

n-p+e+y,p+e-n+V

を ど忙よっ て,neutrino対 y+7;が盛 に放 出される｡ このため , 10100K

までの冷却按非常に早い｡

この温度以下の冷却速度 をてつ いては ,十分正確 夜ことはわから覆いが, 103

- 106 年経つ と,中心温度は 109 - 107 8Kまで,表面温度は 107 -

106 0Kの 程度 まで降下すると推定 されている｡ この冷却の問題を正確隼解

くためには ,URCA過程その他のneutrino放 出の rate,､夜らびに電子の

熱伝導度 ,に対する中性子ガスの超流動蟹の効果 を明 らかにする必要があるo

中性子や電子の縮退 ガスの熱 伝導度が十鮫 に大 きいことと･neutr隼o放 出

orDra.teが温匿に強 く依存する ことか ら ,中性子星U)内部の温度分布はr縮退

領域∵Eは此･較的に一様 で ,温度勾配は主 として,ど(表面近 くの薄 い非補遺層

にあるもの と考え られる｡
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この よう夜温度分布に対 しては ,中性子星内部 にイオンの結晶 した領域 が存

在 することがわかる｡ いま ,イオンの質量数 と荷電数 をAとZ,イオy間の平

均距錐をaとすると

4符 ゥ AmH
a3-
5 /)

イオy間の静電的 を相関が十分大 きいとい う,結晶化の条件は

.巾/ 1 (Ze)乏 (ze)2′47EP ､1/51 (Ze)akT<サ ー
- 50 a 50 ＼5AmH

で 与 え ら れる｡第 2図には ,この符号が成立する場合 を結晶化の線 と して示 し

て あ るo

最 近 , V e l aXpulsarや一Crab､星雲の一pulsarで適期の突然の変化が観

測 さ れ た ｡ Crabpulsarでは ,週期が突然 に 1× 10~7secだけ減少 し,4

- 5 日 の relaxation time をもって復旧 した｡ これを ,上記.の結晶の

c r u stを もった中性子星の地簾 (starquake )と して説明する試みがなさ

れているo

5. あわbK

中性子星の形成過程 については ,現在のところ,次の ように考 えら､れている｡

太陽 羊b質量の十分大 きい星は ,種 々の核燃焼 の段階 を経 て ,最終的にはFe

の coreをつ くる｡ この coreは ,Fe56 の分野や電子捕獲がは じまると,重

力的なcollapseをおこす｡ Collapseが十分進行 すると,中心で衝撃波 が

発生 し,外層部の物負 を吹 きとば して,中心の高密度髄域 の物質 が中性子星 と

して残 るとい う考 えである｡

こ~の衝撃波発生の機構 については ,いろんな可能性 が考えられてい･る｡ 一つ

は ,collapse の際の温度上昇に よって,中心では中性 子ガスの縮退が とけ,

ガスの圧力が急に増大 してbounceを起 こす.ことである｡ 車うーつには,高温

の中心部で放出されたneutrinoが外層部で捕獲されて,この飯域 の物質に外

向 きの運動量 を与えるとい う可能性である｡さらに,.collapseは球対称 では

急 くて,球塾 から平たいパンケーキ塑-の移行であろ うとい う考え もある｡
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この研究会 では ,中性子 ガスの超流動性 ,故場 の形成過程 ,バルサ Ifの機構

などが主題 に覆るもの七思 われ る｡ 以上は-,-その議論の背景 としての ,中性子

星の概要を述べた ものセある｡

中 性 子 星 の 冷 却

京大理 伊 -藤 直 紀

§1.は じめに

中性子星 は ,最終的には温度零度の平衡状態 におちつ くだろ うと考えられ て

いるが,形成時 には高温状態にあるのだろ うo tしたがっ て,中性子星 の冷却 の

time scale を選論的 忙計算 することが_重要夜問題 と在るoPulsarの回転

中性子星模型が正 しいとすると,pulsarとして観測 される中性子は,まだ冷

え きってい覆い と考 え_られる｡それ故 ,中性子星の冷却の機構の理 論的を研究

は ,phlsarの観測 と密接 に関連 している｡ 中性子星 の質量 と形成の時期が分

れば ,その中性子星の現在の温度 を理論的に求め ることができる｡ この温度 と

pulsarの観測 とを比較 することに よD.理論の checkも可能である｡ ここ

では ,冷却の素過程 ,その結果 としての中性子星 の冷却e)time scaleこ お

よび中性子星 の外側の層の爵晶化 につ いて,主 にrevie'W を述べるO

§2.冷却 の素過 程 と冷却 の time scale

中性子星 の冷却は,高温時には主 にneutrino lossによってあ 9,ある轟

皮温度が下つ′てか ら後は表面からの photonの轟射忙よっているo 中性子星 の

内部 できくy- 1ossの過程を次に示 すO
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