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潮汐力による天体の内部白由度

励起の諸問題

佐　藤　　　通

§1．Imtmdmtion

　宇宙は大まかに言えば星とgaSとで構成されたSyStemであり，星系の

性質とgaS系の性質の研究は天体物理学の基礎をなす。この両者は類似点よ

りは相違点の方がはるかに多い。しかしgas系に対するpOpu1arな概念で

あった冷却と加熱の作用が似たようだ形で星系にもあることが指摘され，両

者の少ない類似点が1つ増したと言える。Press　and　Teuko1sky（1977）

　　　　　　　　　　　（工）
（以下本文ではPTと略記）は星どうしの2体非弾性散乱による二重星形成

を論じるために，潮汐力による星の固有振動モードの励起を計算した。この

prOcessは星系にとって冷却作用として働くものであるが，一方二重星と

単星とのencOunterにおいて超弾性散舌Lが起こり得ることが前から指摘さ

　　　（2）
れていた。これは星系にとって加熱作用として働く。球状星団だとの力学的

進化はこの両方の作用を考慮に入れたとき，これまでの理論と大きく食い違

　　　　　　　　　　　　（3）
い得ることが0zemoyたちによって示された。星系におけるこの2つの作

用は（gaS系とちがって）どちらも潮汐力による天体の内部自由度励起（又

（1）W．H．Press　and　S．A．Teukolsky，Astrophys．J．213（1977），183。なお着想の発

端はA．C．Fabian，J．E．PringIe　and　M．J．Ree畠，Mon・Not・R・A・S・172（1975）・

　15P．

（2）D．C．Heggie，Mon．Not．R．A．S．173（1975）、729，

　　J・G・Hius，Astron・J・80（1975），809．

（3）L．M．Ozemoy　and　V．I．Dokuchaev，Astron．and　AstroPhys．111（1982），1．

　　V．I．Ddkuchaev　and　L．M．0zemoy，Astron．and　Astrophys．m（1982）．16．

　　　　　　　　　　　　　　　（1）



は脱励起）という同一カテゴリーのpr㏄essであるという点に特徴を見出

すことができる。

　潮汐力は潮の干満を引き起こす月と太陽からの力としてNewtOn以来よ

く知られたものである。たとえば月がいつも地球に同じ側を見せていること

や，月が地球から少しずつ遠ざかっていること　（毎年約3cm）などはこの

力による身近な現象として周知のものである。潮汐力の特色は相手の重心運

動でなく内部運動に作用するという性格にあるが，このことが星などの天体

の内部運動を励起する根拠となる。ちょうど電子だとの荷電粒子の場が，近

くの原子の内部に電気双極子等を誘起して内部energyを励起するようなも

のである。本稿はこのカテゴリーが天体物理学のより広い範囲において有用

な概念であると考えて，その一般化への展望と応用例および問題点を指摘す

ることを試みる。

　現在の宇宙の物質は90％以上が恒星の姿で存在しており，これらの星は星

団，銀河，銀河集団，超銀河集団……という階層構造をだして空間的に分布

している。ひとつの星団の又はひとつの銀河集団の力学的進化を考える場合，

近似として前者では星を後者では銀河を質点として扱い問題を単純化するこ

とができる。孤立したN質点系として扱う限り星団も銀河集団も同じ問題と

な机次の近似を進めることは構成要素の内部構造（従って内部自由度）を

考慮に入れることであり，ここで各階層の特殊性が顔をのぞかせる。Hier－

archica1な分布をたす約10”個の恒星からなる現宇宙の主要なしかしゆる

やかな進化を扱う際，各階層ごとの力学的進化を，“内部自由度を有する構

成要素からなるN体系”という共通の視点で見て行けるとすれば面白い。そ

の際，階層ごとの違いは構成要素の内部白由度の違いに由来し，その内部自

由度とのenergyのやりとりは潮汐力を通じて可能となるのである。

　以下各章の概容は次のとおりである。§2は星どうしの2体非弾性散乱の

初等的理解を行ない，それを足場にこれまでの研究のsurveyと展望。§3

は非弾性散乱が星の系に対して与える冷却効果の応用例として，星の系にお

　　　　　　　　　　　　　　　（2）



ける熱的不安定ゆらぎの成長の可否について検討し，特殊な条件下とはいえ

成長が可能であることを示す。§4はhierarchica1た分布をする星の系の

場合の非弾性散乱について若干のsurveyと注意点を，§5では全体の問題

点とともに宇宙論との関連についてコメントする。

§21星の2体非弾性散乱

　力の中心0を原点とし，広がり

を持った物体系の重心の位置を

児とすると重心に対しrだけ離

れた位置Pのポテンシャルは，　o

R＞7として次のように書ける，

　・。τ　　　　　　　　「
帖’’・

　1｛

P

μ・・）一州）・・、ら岬・去（・・缶）㌧（児）

　　　　　・ル・缶）㌧（児）・…・…　　　　（1）

従ってPに作用する重心に相対的な力は

　　　　　　　　∂
　　　F（・）＝■石g（糾・）

　　　　　　一一品ρ（児）十缶）み（児）

　　　　　　　一｝（・缶）呈、ら岬

この第一項はrによらず全系に一様に働く力であり系全体の並進運動を引

きおこす。第二項以下は重心に相対的な系の内部運動を誘起する力であり，

これを潮汐力（tida1｛0rce）と呼んでいる。式（1）では第3項以下が潮汐カ

ポテンシャルに相当する。系の大きさを。とすると展開は微小量α〃のベ

キ展開である。以下でgは重力ポテソシャルである。

　潮汐力による内部運動の励起を一次元の簡単たモデルで定量的に調べてみ

よう。下図のように直線上に質量m一，m里，mヨの3個の質点が並び，m。

　　　　　　　　　　　　　　　（3）



　　　　　　　　　　1　　　　　　　　　工一　　　　　　　■

　　　　　　　㎜3　　1　　肌，　　　　　　　　　　　　　　　■ml

　　　　　　　I　　κ

　　　　　　　Iく→1　　　　　　　　　　ツ
とm・は強さ后．のバネで連結されているとする。3個の質点には相互に重

力が働いているが，m宮と肌の間の重力はパネの平衡位置と尾に繰り込ん

である。m里とm理の間隔をV，mm語の重心とm1との間隔をκとすると

運動方程式は次のようになる，

　　　　m1（m2＋伽3）・・　　0ml（物2＋物3）　∂σ
　　　　　　　　　　π＝　　　　　　M　　　　　　　　　が　　　　　∂κ

　　　　伽m畠　　　　　　　　∂σ　　　　　　　　ラ＝一店（V－V。）一一．　　　　　　　（2）
　　　　m。十肌　　　　　　　　的

ここで〃＝｛十m宮十m・，σは潮汐カポテソシャルであり最低次項だけと

ると

　　　　　　　　　　　　呈　　　　　　m1m2m3　V　　　σ＝一G　　　　　一一
　　　　　　　m2＋m畠　κポ

パネでつながれた系（以下振動系と呼ぶ）に注目すると，式（2）は振動系に

外から潮汐力が作用する様を記述している。いま全体を解くかわりに，はじ

め静止した振動系（V＝V・）に対し無限遠からmlが近づいて来てκ＝軌ま

で接近したあと再び無限遠まで引返すとし，κの時間変化として次のモデル

をとることに・しよう，

　　　κ＝π十砂。宮〆，（f＝一。。～十。。）

これは固定点0に対して衝突径数κ。，速さ吻の等速直線運動を守る物体の

0に対する距離の表式であり，仇は放物運動をするときの近日点距離川に

おける速度に等しくとっておく。このとき式（2）はξ≡V－V。として次の形

になる，

　　　　　　　1　　　ξ十ω・ξ＝一プ（｛）．

　　　　　　　μ
ただしμ≡物m。／（m三十m雪），ω2≡后／μ，∫は（V＝V。と近似し）o…κ。雪”

／〉2GMとおいて

　　　　　　　　　　　　　　　（4）



　　　　　　mlμ　　　　α　　　∫（f）＝一vo
　　　　　　　〃　　（が十f2）舳．

’＝一。。～十。。の間の振動系のenergyの増大量は，固有振動に対応する

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（4）
外力（潮汐力）のFourier成分によって決まる次の量である，

〃一
翌P∫ll〃）州r・

∫（’）を代入して次の結果を得る。ただしKl（2）はz＝Oに特異点を持つ

（従ってzとともに急激に減少する）modined　Besse1関数。

。〃一・μ（糾州舳ω）／・．

　さて多少乱暴ではあるが次のような読みかえをしてこの結果を星どうしの

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1
散乱に“翻訳”してみよう。振動系を半径7＊＝一〃。，質量m。＝μの星と
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2

みなし，これに質量m＝mlの星が近日点距離れ＝刈の放物軌道でもって一

enCOmterすると考える。このときωは星の自由落下率のオーダーの量と

なりω＝ω。服とおく（ω。はnorma11zeした振動数）。その結果

（m＝m＊とおいて）

　　　　　G物＊2
　　　〃＝　　／K1（ω。η）／筥，　　　　　　　　　　（3）
　　　　　　7＊

ここに

　　　　　　　　　　　　蔓
　　　1イ、筆，÷（青ト星篇鵠鵯間　　（・）

ところで系とプロセスを特徴づける量の次元解析から旭は一意的に次の形

に定まる

　　　　　　Gm＊里
　　　〃＝β　　　　　　　　　　　　　　　　　　（5）
　　　　　　　7＊

　　　　　　mβはη，ω。，一　および星の内部構造に依存する無次元量であり，今の簡
　　　　　　m＊

単なモデルの結論（3）では

（4）　ランダウ・リフジッツ著、広重・水戸訳「力学」（1966），§22，東京図書。

　　　　　　　　　　　　　　　（5）



　　　β＝／Kl（ω。η）12，　　　　　　　　　　　　　（6）

つまりω。η（＝近日点近傍での遭遇時間内に星が振動する回数）の急激な減

少関数である。一般にβがηの減少関数でなければならないのは，潮汐力の

性質から考えて当然である。

　βの計算はn：3のpO1ytrOpeのgas球というモデルについてPTが

次のように行なった。oを密度，δωを潮汐カポテソシャルσで誘起された

速度場の摂動とすると

〃一
轤P二吋榊・（一〃）

＝（2π）壬Σ1λ刊（ω冊）1王．

　　　〃

（7）

ここで

舳）÷∫仰（・）㍍（・）∫二・㎞f／一〃（州f （8）

は星の固有振動数ω皿に対応する潮汐力のFourier成分を，星の振動の固

有関数ξ刊で0ver1ap　integra1したもの。質量m。，半径7。の星と質量m

の質点とが近日点距離れの放物運動でencOmterする場合，βは（4）と同

じηを使って（m＝刎＊として）

　　　　　　　　　　　圭（川）
　　　1一、ぶ（。去、）、（1）・　　　（・）

J＝2は展開（1）の第3項（四重極項），∫＝3は第4項（八重極項）・・一に

相当する。式（6）と違ってω。が無いのは，．星は動径・非動径方向に振動数

ω刊のことなる無数の“パネ”を内臓している系なのでそれぞれのω冊につ

いて和をとっているためである（（7）参照）。このことと0verIaP　integra1

とが（9）の乃（η）を複雑た関数形にしている。0ver1ap　integra1に寄与す

るのはnodeの少ない振動モード，つまりω刊の小さいP・modeとω冊の

大きいg－mode，それにf・modeである（PTのTab1e1参照）。

　星についての計算はこの一例だけであるが2，3のコメントを加えておこ

う。一一般に星の内部運動のenergy増大量はρ＝ρ。十δρ，口＝o。十δ口（ρ。，

　　　　　　　　　　　　　　　（6）



砂。はO次の量，δρ，δリは摂動量）として

∠五一
轣V∫票・（一6）伸

一∫・僻（一σ）仰・∫〃∫ll・。（一〃）什

　　・∫小柵（一剛仰・（・次の項）

と書ける。星がstatiOnary（眺＝O）かつstatic（μ＝0）な場合第3項の

みが残りこれがPTの計算したものである。staticだがstatiOnaryでな

い（ρ。＝O，o。≠O，つまり平衡回転星）とき　（上式第2項），式（5）のβは

更に星の自転角運動量SとencOmterの軌道角運動量Lとに依存すること

になるであろう。回転星の密度分布が2つのピークを持った場合の極限が二

重星でありその二つの星の質量をm1，m。，間隔をaとすると次元解析から

　　　　　　Gm．m呈
　　　〃＝βl
　　　　　　　　a

と書け，β。のS，Lへの依存性は回転星の場合と類似したものであると思

われる。従って回転星の場合も二重星のような超弾性散乱（β＜O）があるこ

とが期待される。staticでない星たとえば収縮（2。＞O）や膨張（ρ。＜O）の

途上にある星（前の式の第一項）の場合，〃の一般形はどんな形に書かれそ

の係数βは何に依存するのであろうか，興味あるところである。ややはずれ

るが，重力落下し内部で個々の里への分裂過程が進行中の原始星団について

ある推測をしてみる。これらfragmentどうしのencounterでfragment

内部に励桿される振動の振動数ωは尾を波数，cを音速，ρを密度として，

ω里：尾里。L4πGρのようになるであろう。自己重力で分裂したばかりのfrag－

mentなので右辺の差は小さく，ωは非常に小さい（ω。＜1）。式（3）のK。

が急激な減少関数であることを考えるとβは普通の星の場合より極めて大き

　　　　　　　　　　　　（5〕
くなり得ることが期待される。この効果は重力落下しつつある星団全体から

（5）　普通の星の場合もω。の小さい（ω。→0）モードはあるがそれはω血の減小とともにnode

　の増す9－modeであるためβに寄与しない。今の場合逆の性質を持つP－modeが可能た／

　　　　　　　　　　　　　　　（7）



の大きなkinetic　energy放出となり，そのViria1平衡半径は非常に小さ

くなり得る。つまりきわめてde’seな星団や銀河中心核の（誕生時での）

形成可能性の一論拠となるかもしれたい。

　PTの計算例（ρ戸眺＝Oの場合）について2つのことを指摘しておく。

一つはβは星の内部構造つまり密度分布，化学組成や状態方程式などにも依

存すると思われるので，主系列星，赤色巨星，白色嬢星，中性子星など星の

種類によってもある程度の変動があると考えられることである。これに関す

る研究は未だ無いがβがどれだけ動き得るのか興味ある問題ではないだろう

か。もう一つは，励起された振動は星の内部の粘性消散によって　dampす

るであろうがdampingの完了しないまま，或は脈動星のような自励機構

を持つ夏の場合，振動の継続したまま星とenCOunterを行なうことがある

ことである。PTで無視されたこの初期振動の効果の現われ方を見るには，

初期振幅≠0として初期値問題として定式化しなければたらない。定式化は

ApPendix　Aで行なってある。式（8）のんと初期振幅との干渉裏が追加

される（ApP㎝dix（A6）式参照）ことになるので，〃ははじめの値より増

すことも減ることもあるという（たぶん自明た）結果になる。

§3．星系における熱的不安定性の成長

　前章の式（9）の応用の一例として多数個の星の集まった系（以下星系と呼

ぶ）の“therma1”な性質を調べよう。星どうしの非弾性散乱の影響は星系

のrandOm運動エネルギーの減少すなわち冷却作用としてあらわれる。い

ま粒子の個数密度m（r，’），randomな速度の大きさ（速度分散）m（r，’）お

よび。rdgred　motionの速度リ（r，オ）がそれぞれ場の量として確定できる

流体があるとする。この流体の単位時間，単位質量あたりの冷却率をzと

すると，流体は次の方程式系で記述される，

　　　昔・・（ω）一・　　　　　1

＼のである。

（8）



　　　∂o　　　　・　21
　　　万十（捌ド■万7（伽）十舳　　　　　（1O）

　　　∂‘　　　　　　　2　　　　　1
　　　一十（〃）‘＝一一‘（胞）十一7（κ7ε）rム．
　　　挑　　　　　　　　3　　　　　m

　　　　　1
ここで‘≡一m㌔リ，κはそれぞれ粘性係数，熱伝導係数。星系に対するこ
　　　　　2
のような流体近似の妥当性は章の最後で吟味する。

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（6）
　さて式（5）と（9）から星系のZを大まかに算定しておこう。以下では星

　　　　　　　　　　　　　　　（7）
はすべて同じ質量m。であるとする。星系のrandom運動energyの単位

時間・単位体積あたりの冷却率をノ，加熱率をrとすると

　　　Z＝（∠一r）／（m．m）．

σを非弾性散乱の断面積，mを衝突の相対速度とすると∠は（5）（9）から

次のようにたる，

　　　ノ＝＜〃・σ・m・〃＞m

一舳ぺ、ぶ（、去、）抑乃（1）｛
（11）

ここでη1，η聖はそれぞれ最小，最大衝突径数に相当する（4）のηの値であ

る。積分はη。にほとんどよらない。η1は次の理由からmの関数となる。

　　　　　　　　　1　1
非弾性散乱が∠亙＞一・一m．m2のようたものであるとき2つの星は結合し
　　　　　　　　　2　2
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1
て二重星となる。二重星の結合エネルギー亙凋が一m＊m2より小さいもの
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2

をsoft，大きいものをhardな二重星と呼ぶ。二重星と単星との散乱につ

いて次の傾向があることが知られている。つまり二重星がsOftたら結合が

こわれてfreeな星に戻り，hardなら結合がますます強まってその結果単

星は散乱前以上の運動energy（三五・のオーダー）を得て飛び去る（超弾

（6）以下この章での計算はオーダーを主とするものであり，factOrの違いは気にかけないこ

　とにする。

（7）従って質量のちがいによる拡散（di肝usion）の問題は生じない。しかし星系では逆に

mass　se9「egationが進行することは面白い。L　Spitzer，Astrophys．J．Lett．158（1969），

L139，が最初に指摘。

　　　　　　　　　　　　　　　（9）



　　（8）
性散乱）。従って二重星形成前後の適当に長い時間を通してみた星系のnet

な㎝ergy収支は大まかにいうと，SOft形成については1OSS（冷却），

hard形成については9ain（加熱）となる。よってη1はsoft形成とhard

形成の境界に相当する値，つまり次の式

　　　　　　　　1　1　　　　1
　　　”（η1）＝τ’す榊宮十τ舳・が

　　　　　　　　　　　　　　　（9）
で決められる量でたければたらない。以上の注意を行なった上で，以下では

冷却作用の効果の方に焦点をあてて見るという意図のもとに次の2つの近似

をする；i）η1はhardた二重星形成まで含めた最小値η1＝1（tidaI　dis・

tmptionの限界，see　PT）とする，ii）二重星による加熱作用rを無視す
（1O）

る。よって

　　　　　　ノ　　　　　　　　一⊥
　　　ム＝　　　＝α（Gm＊）宮肌2　　　　　　　　　　　　　　　　（12）
　　　　　刎＊m

ここでαはηF1とした（11）の積分でほばα二10－2と概算される。

　ムの存在が（流体としての）星系に与える興味ある現象として，熱的不安

定性によるゆらぎ成長の可否を調べよう。G．Fie1dが与えた熱的不安定性
　　　　　　　　　　　（11）
の成長条件は次の三種ある

（苦い　　　　（・・・…1・…）

（苦）趾一（苦）利一÷（芸λ・・（・・・・・・…i・・・…）（・・）

（若）、一（芸）刊・舌÷（芸λ・・（・・・・・…）、

（8）これは衝突に際して3つの星が局所的に運動エネルギーを等分配しようとする傾向のあら

　われである。A．P．Lightman　and　S．L．Shapiro，Rev．Mod．Phys．50（1978），437．

（9）三体衝突による二重星形成があるとも一つと細かく分けて考えねばならたい。0zemOy　and

　Dokuchaev（前掲書）が詳細に扱っている。

（lO）星の半径を～二重星のseparati㎝を6とすると，最もeffectiveな非弾性散乱（σ｛）

　と超弾性散乱（σ。）の断面積の比はσ・ノσ。町‡〃＜1（Ozemoy　and　Dokuchaev（前掲書））

　だが、b邊rdな二重星の個数の割合が小さければ加熱作用は無視できる。

（11）　G－Fie1d，Astrophys．J－142（1965），531．

　　　　　　　　　　　　　　　　（1O）



ここで∫はentropyであるが式（10）と合うように比熱比γ＝5！3の理想気

体に関するものを使う。星系で興味があるのはまわりの“圧力”で圧縮され

て密度ゆらぎが成長する　condensation　modeセある。ApPendix　Bの

nOrma1mOde　ana1ysisからわかるように，このmOdeは波数冶が次の条

件を満たせば成長する，

1＜炸吟、点 （14）

（々＞机のゆらぎは冷却で成長する前に熱伝導で融けてしまう）。　また成長

時間τは

　　　τ三τ。．　　　　　　　　・　　　　　　　　　　（15）
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（工2）
ここでτ。は冷却時間，τ厄は星系のenergy緩和時間で，次の量で定義さ

れる（D。は星の平均間隔），

　　　　＿　‘
　　　τo＝’　　　　　五

　　　㍑・が・”　　　　（16）
　　　　　　　　　　（・・刈笠1

（以上ApPendix　B参照）。いま考えている星系の個数密度，速度分散お

よび星の平均質量をそれぞれ次の単位で表わす

　　　mρ〔個／（pc）3〕，m丑〔km／s〕，μ〔／太陽質量〕．

この単位を使って（16）は

：重1二㍍ニニ：η （16）’

ただしτ瓦の対数項の変動は小さいので定数（＝1）とおいた。　また波数后

をその中に含まれる星の個数M（ご舳一3）でおきかえると，成長条件（14）

は次のようになる

　　　M＞凡≡3－5・1O’ヨパ・。一2・由’筥〔個〕．　　　　　　（14）’

（12）　S．Chandrasekhar，Princip1es　of　Stellar　Dyn罰mic昌　（1942），Dover　Publications

　Inc．New　York，の式（2－379）。

　　　　　　　　　　　　　　　（11）



この条件を満たせば密度ゆらぎが成長するのだが，出発点の式（10）からわか

るようにゆらぎの自己重力の効果を無視した上での話である。これは正当で

はたい。何故なら星系の自由落下時間をτ∫（＝1／〉G刎・m）とするとJeans

波長ん（仁mτ∫）の中に含まれる個数凡は

　　　　　　　　　　　　　　　　3　　　　1
　　　M戸m（λJアニ3．5x108μ■τ伽一可m上3〔個〕

　　　　　＜w。

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（13）
どたり，成長可能な熱不安定ゆらぎはすべて重力的にも不安定だからであるO

そこで次の2つの。asesに分けて考えよう：

　　　CaSel（I）；τ。＞τ∫（τ。＜τ∫）のとき

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1　　1
　　　　　　　　　i．e．仇＞（帆＜）1，4x1〇一2戸mρ百のとき、

まず。ase1については重力が支配要因だから球状星団などのように，Viria1

平衡に達したあとの静的な系においてのみLの作用が表面化する。熱的不

lo9仏・

・一
P

N、一・o吾

N、ぶ

N、ぶ

・』ぶ。瞭な、、、に…U

　　　ゾ　　キ
　　　　　　　　　し之伸・“、

一2

一20246810　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　10gル

図　1

（13）この点．星系はgas系の場合と大きく異なっているが、これは星系の平均自由行程が大

　きいためである。言葉をかえれば星系においては系を冷却さすためのCOlliSi㎝も系の収縮も

　同じ重力の働きによるが、遠距離力なので後者の方が勝つのである。なお9割S系の場合の熱

的不安定性については拙稿，T．Sato，progress　of　Theor．Phys，52．（1974）、1174、などを

　参照岨

　　　　　　　　　　　　　　　　（12）



安定ゆらぎ成長の最小個数凡は常にViria1平衡系の中の総個数（～に

等しい）より大きいから，この系内で熱的不安定ゆらぎが成長することは無

い。ムは系全体の準静的た冷却をうながすという形で系の進化に関与する。

この作用は緩慢とはいえ球状星団や銀河中心核などにおける高密度COreの

形成，ひいては巨大Black　Ho1eの形成に通じる主要なProcessのにたい手

となるであろう（§5）。次に。aseI　の場合，系は重力的に不安定であっ

ても熟的変化の方が速いので熱的不安定ゆらぎの成長は十分可能である。図

1にこの領域を示してある・これからわかるようにCaSe皿は高密度・低速

度分散の領域であり，現在観測されている典型的な星系からは大きくはずれ

ている。しかし例えば銀河形成時の。O11apseで星が大量に出来たときなど
　　　（14）

速度分散がまだ十分に発達してたいとすれば，このような条件が実現された

かもしれない。現実の天体現象との関連については推測の域を出ないが，い

ずれにせよ星系において重力以外の機構によって（潮汐力による冷却作用だ

からもとはと言えば重力なのだが），ゆらぎ成長が可能であることは興味深

いことである。

　最後にこれまでの議論の前提であった，星系に式（1O）を適用することの妥

当性について検討する。∫（r，ω，’）をμ一空間における一体分布関数として，

kinetic　theoryの出発点は次のBo1tzmann方程式である

γ・ω答・嶋一（糺、．・ （17）

周知のように巨視的方程式（1O）はこの（ωに関する）0次，1次，2次のモ

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（王5）
メント方程式を構成することによって得られる。一方球状星団などの典型的

な星系においては星の平均自由行程は極めて大きい（系の直径よりはるかに

大きい）ので，（17）の右辺の衝突項は無視してよい（無衝突BoItzmann方

（14）　この時期の緩和機構は：vio1㎝t　re1axatiOnによるとされる。D．Lynden・Be11，M㎝．

　Not．R－A．S．136（1967）、lO1．

（15）　S・Chapman　and　T．G．Cowling，The　Mathematical　Theory　of　Non－Uniform

　Gases（1939）．Cambridge　Univ．Pres乱

　　　　　　　　　　　　　　　（13）



　（I6）

程式）。従っでこれまでの議論はi）衝突項の効果が十分効いていること，

ii）考えている現象が巨視的な良m，m，砂を各場所・各時間ごとに十分よ

く定義し得るだけの空間的・時間的ひろがりを持っていること，の2つが満

たされれば通用する。衝突項の効果は（16）のenergy緩和時間τ固，又は平

均自由行程∫∫…mτ届な用いて評価される。上の2つの条件は熱的不安定成

長のための最小波長2π／冶。が

　　　2π尾。■1＞’∫　　　　　　　　　　　　　　（18）

であること，および成長時間（15）が　．

　　　τ。＞τE　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（19）

となっていれば満たされている。式（16）’から

　　　　　　　　　（17）　　　τo　　　一＝1．7x1O誼：＞1，

　　　τE

また（14）から

　　　　　　　　　　　　　1
竿イそ（ナ・1・・ぴ・1・

よって（18）（19）は十分満たされている。よって議論は妥当であると考えてよ

い。

§4．阯er町。hica1な星の系における非弾性散乱

　Viria1平衡をしている星の集団をこの章では星団と呼ぶことにする。そ

ういう星団が多数あつまってもう一つ上位の階層の系（それはViria1平衡

しているかどうかは必ずしも言えない）を作っているとすると，各星団はこ

の系にとって独立した構成要素である。いま一つの星団（質量M，半径R）

が他の星団（便宜上質揚1〃の質点と見なす）　とenCOunterして内部運動

のenergyが〃だけ増したとすると（5）と同様，一般に

（16）ふつう呼ばれるVlasov方程式という名称は正しくないという主張がある。M．H6n㎝，

Astr011．舳d　Astrophy昌。lM（1982），211．

　　　　　　　　　　　　　　（14）



　　　　　　o〃宮
　　　〃て　　　　　　　　　　　　　　　　（20）　　　　　　　R

と書ける。γを定める諸因子は§2のβの場合と同様（4）のηに相当するも

の，MソM，星団の内部構造に関する量などであろう。

　γに相当する量の算出はこれまでW体Simu1ati㎝の手法によっていくつ

かなされて来ている。その一例を見よう。いま2つの銀河1，2の質量を

M。，M呈，半径を兄，凡，また質量分布を球対称pO1ytrOpeとしてその

indexをn、，n星とする。銀河1が2に対し衝突径数凡，速度γ。の直線的

encomterをするとき，銀河2の内部ene㎎y増大量〃里は，A11adin　et
　　　（18）
a1．（1974）によると

仏十総チ∫（麦・昔舳）

ここで∫はnumeriCa1に計算され，凡≧R。十地のとき∫㏄（見／兄）4。∫

のこの依存性はga1actic　c1usterと星間gasとの衝突を扱ったSpitzer
　　（19）　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（1畠）

（1958）・の結果とも一致する。このとき兄＝凡＝R，M1＝MFMとおき

γ。2＝20M／札とすると，（4）のηを使って（20）のγは（プをある関数と

して）次の形にたる，

　　　　　1
　　　rT！（nl，n・）。
　　　　　η

　§2の例で∠亙は，系の固有振動をその振動数に対応する潮汐力のFou－

rier成分が励起することによって生じる，という理解を行なった。この物

理的にスッキリしたアプローチを行なうためには，星団の固有振動数と分布

関数のゆらぎδ∫（r，ω，f）に関する固有関数の組とを求めたければならない。

（17）　この比は単位時間内の散乱による星の重心運動と内部運動のenergy平均変化量の比に

相当する。これはまた遭遇時間の問に本文（1）の第2項の力と第3項の力のなす仕事の比と見

　ても土い直ただし後者が近距離enCOunterなのに対し前者は遠距離enCOmterが主要で従

　って多数の星が同時に散乱源として関与している点に注意する。

（18）S－M．Auadin，A．Potdar　and　K．S．Sastry，I．A．U．Sympo昌ium　No．69（1974），

　p－167，Ed．by　A．Hay1i．

（19）　L　Spitzer，Astrophys．J．127（1958），17．

　　　　　　　　　　　　　　　　（15）



これが計算されているのは少数の特殊なCaSeについてのみである。この方

向からの〃の計算のためには星団の固有振動についての研究が進む必要が
　　　　（21）
あるだろう。PT流の計算のための障害は星団において平均自由行程が大き

すぎるためであるが，このことは別のアプローチからは利点となっている。

つまり星団の中の各星は互いに独立に共通の力の中心のまわりを回っている

と見ることができるので，外からの潮汐力の作用は各星の軌道運動をとりあ

　　　　　　　　　　　　　　　　（22）
えず独立に．変化させると考えてヰい。この事情はw体数値計算にあたって問

題を簡略化する手がかりとたるが，］方これを最大隈に生かしたわかり易い

解析的なアプローチはたいものであろうか。

　さて§2の場合も含めて，本稿で述べて来た散乱とは2つの天体の半径を

兄，地とするとき近日点での両者の重心問距離RがR＞九十凡であるよ

うたものを，暗黙に前提としていた。この“おとたしい”enCOunterの場合，

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　一（23）
外を通過する質点（の潮汐力）の作用に対する系の内部自由度の応答という

pictureは妥当であり，（5）や（20）の表式はそれを前提としている。本稿で

たち入る余裕はたいがR≦見十Rlの．“はげしい”enCOmterについては，

星どうしのdirect　conision，．二重星と単星との衝突におけるexchange現

象，銀河どうしの合体など個々のCaSeに応じた詳細な検討が必要である。
　　　　　　　　　　　（24）
銀河どうしの合体の研究は最近盛んであり合体の“CrOSS　SeCtiOn”など素通

（20）たとえば，一様一次元星系の垂直方向振動について，A－J．Kalmjs，Astrophys．J－180，

　（1973）、1023。一様一次元星系について，S．Goldstein，伽GravitationaI　N・Body　Problem

　（1970），p．184，Ed．by　M－Lecar（D・ReideI　Publishing　Company）・球対称星系につ

　いて固有振動数のみ、G・Seveme　and　A．Kuzze11，Astrophys．and　Space　Science32

　（1975），447。

（21）固有振動がPuIsationとして観測にかかる星の場合とちがって、星団の場合はそういう

　研究の直接の動機がない。

（22）各星の軌道運動を系全体にわたって速度分散として平均化した場合の〃が．encomter

　の相手の物体に対するdy皿amicaHrictjon（drag　force）の効果に相当する。See　S一ρhヨ・

　nd『asekhar，前掲書。

（23）ただし内部構造不変のまま振動等のモードが励起されるのみ，ということではない。星の

　軌道が。ircularよりradiaIに近い星系の場合、encounterによって系の密度分布（光度分

　布）など内部構造そのものが変わり得る。G．E．Mi11er，Astrophys．J．268。（1983）495参
　照、。

　　　　　　　　　　　　　　　　（16）



程の（計算機実験による）empirica1ru1esが今後ますます確立されて行く

ものと思われる。しかしここでも，銀河問pOtentia1をsoftなものに変更

する等の修正があるとは言え潮汐力による（相互の）内部自由度励起という

カテゴリーは不変であることを注意しておこう。

　さて星団どうしの非弾性散乱による（20）のγが求められた場合，§2と全

く同様にこんどは星団を構成要素としそれがM個あつまった“系”　（その速

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　1度分散をmとする）の冷却率五が計算でき，冷却時間をτ。＝一がμ　とし
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　2

て定義できる。この“系”がViria1平衡系であるときτ。は次のように書

ける

　　　　　1　1
　　　τ。＝一　一一M　　　　　　　　　　　　　　　（21）　　　　　α〉Gρ

ただしρは“系”の平均密度，またZは（12）と同じ形であるとした（系に

特有のαの値はここでは未知）。

ここで図のように単純化した

hierarchica1な系を考える。つ

まり〃個の構成単位（一個の質

量m）から成るViria1平衡系

の平均密度をρ，半径をRとす

る（X系と呼ぶ）。このX系を

1単位としたものがN’個あつ

まって平均密度ρ’（＜ρ），半径

沢’（＞R）のViria1平衡系を作

　　　　　　　　　　　　　系　　　　　　　　　イ、二、・）

　　　　　　X系

㌻∴
⑬○
　　　　○

っている（Y系と呼ぶ）。X系の冷却時間τ。は（21）で，Y系の冷却時間τ。’

は

（24）　Reviewとしては，S－Tremaine，あThe∫truc士ure帥d旦volution　of　Norma］

G乱1axies，（1980）Ed．by　S－M．Fa11and　D．Lynden－Bell（Cambridge　Univ－Press），

p．67．および，S・D．M・White，づ〃I・A．u　Symposium　N〇一〇〇（1983），Ed・by　E．

Athanassoula（D．Reidel　Publishing　Company）．

　　　　　　　　　　　　　　　（17）



　　　　。　1　1
　　　べ7岬N’　　　　　　　（22）
で与えられる。2個のX系どうしの非弾性散乱の効果はY系にとっては冷

却作用であるが個々のX系にとっては（適当なre1axation　processを経
　　（25）

たあと）加熱作用として作用する。一個のX系の加熱時間をτ庖とすると

　　　G（Mm）里〃　1　0（W’Mm）聖ノ”

　　　　　τ肚　一〃’　　τ。’

これらから（M’ρ〃：ρ’R’3を考慮して）

　　　　　　　　　；　　　÷÷（ザ舟・〃吾・

従って同じ非弾性散乱の効果でありながら，τ。＜τ胞かτ。＞τ・かによって

X系はene㎎y10ssともenergy　gainともたり得る。X，Y系をそれぞ

れ典型的な銀河，銀河集団としたとき　（仮にα’＝αとして）τ。＞τ抱，よっ

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（26）
てクラスター中の銀河は“温められ”膨張の方向に向かうということにたる。

星団をhieraτchica1た構造の中で考えるときLの作用の持つこの二重性に

注意する必要がある。

　最後に星団の構成要素の総数Wについてであるが，原理的にはW＝2（二

重星）から任意の個数までのものが考え得る。その中でM＝100ていどまで

の比較的少数体のViria1平衡系は平均自由行程が系の大きさよりも小さい。

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（27）
このことがMのより大きな系の場合と比べて（20）のγに，　あるいはこの星

団を構成要素とする系のLの係数αにどう反映さ一れるカ㍉　興味が持たれる。

上の例で総数WM’個の単位をM個（X系）x〃個（Y系）と分けたので

あるが，Y系の冷却（それはX系の加熱にからむ）にとってどういう分け

（25）たとえばX系内に波動が励起されそれがLandau　damPingを通じて個々の“星”の運

動となる。Severne　and　KuzzeI一（前掲）によるとこのdamPingは数回の振動時間内に起

　こる。

（26）現在の銀河は（球状）星団を構成要素としている訳ではたい。これは．X系を（球状）星

団，Y系を銀河とした同じ論法によって前者が融けてしまったためという想像も出来る。

（27）　D．N，C．Lin　and　S－Tremaine，AstroPhys．J1264（1983），364．によると，小さた

平均自由行程すたわち大きなrelaXati㎝効果は系の“ViSCOSity”の増大に通じる。
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方が最大効率となるのか等は，上の（未解決の）問題の応用となるだろ

う。

§5．おわりに

　課題として興味があるのは，式（5）のβや（20）のγが（式（4）のηの他

に）散乱に関与する天体の質量，半径，内部構造，内部運動（回転だと），

構成要素の個数等にどう依存するのかを解明することである。このことはそ

のギロソの有効性の範囲とともに§2，§4で述べてあるので重複はさけよ

う。これまで触れなかった注意点をここでは一つだけ追加する。それは二体

散乱において一方を質点と考えたことからもわかるように非線型効果を無視

する範囲内での話に限って来たことである。散乱しあう双方の天体（AとB

とする）は互いに内部運動を励起しあう。Aが沼から受ける潮汐力はBを質

点と見たときのものに加えて，励起の結果ゆがんだBの効果が加算される。

互いがC10Se　enCOunterをする場合この効果は無視できなくたり，βや7

を大きく変更することにたるかもしれたい。

　最後に以下の指摘をしておきたい。宇宙論・天体物理学の大きなテーマは，

現在の宇宙の姿をそれが宇宙膨張の途上で“凍結”した時点にまで逆のぽっ

て根拠づけようとすることであろう。ヘリウムの起源や2．7K黒体back－

ground輻射ρ起源，さらには大統…理論　（GUT）による弱・電磁・強の

3つの基本相互作用の分化だと，この方面の研究は進展著しいものがある。

一方現在の宇宙を出発点とした未来宇宙論は別の方向の大きなテーマと言え

るが，これはそれほど意欲的な研究対象とはなっていない。変化のtime

SCa1eが大きすぎ，この方面での科学的予測が人類の体験にもとずく“反証

可能”（Klポパー）な言明と言えるか確信が持てないためであろうか。しか

し現在の理論をそのまま外挿した先にどんな末来像が描かれるのか投映して

みることは自然認識の正当た一翼をにたった仕事であると考えたい。この未

来像は物理学の進歩とともに次々と革新されるべきものであり，ちなみに最
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近のそれはB1ack　Ho1e物理学およびGUTによってぬりかえられている。

たとえばhierarchicalな恒星集団は次々と大小さまざまのB1ack　Ho工esに

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（28）
なり次にそれらB．H．はついにはHawking　Processにより蒸発してしま

う……。このときさまざまな階層の恒星系が遂にはB1ackHo1esへと

。O11apseしてしまうのか否か（その割合はどうか）はその過程の詳細を追

跡して結論されることであり，恒星系のM体問題のより深い検討が必要であ

る。その際，本稿でのべたような視点が具体化されるならば，有益な道具と

たるであろう。

　ApPendix　A一初期値問題としての定式化一

　初期値問題としての性格を明確にするためにf・・Oでの変位場ξ（r，O）と

速度場ξ（r，0）が与えられかつ’＜Oでσ（r，’）・＝Oとする。

　固有振動の振動数ω，、と固有関数ξ冊（r）はある線型演算子工（3x3行列演

算子）に対し

　　　（一ρω冊呈すL）ξ冊（r）＝0，　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　（A1）

を満たし，工は次の性質を持つ

∫1ノ（・瓜（・）伸一∫舳zξ〃・．

このとき固有関数は次の直交条件をみたす

∫1（・鮒舳加1… （A2）

潮汐カポテソンヤルσが加わったときの変位場の満たす式は

　　　（1景・Z）1（州一一・舳・　　　　（・・）

ξと一〃を固有関数展開する：

（28）たとえば超銀河集団がB．H．にたるのに1O舳牢，そのB．H．が蒸発するのに10100年かか

　る。またB・H．にならなかった白色嬢星や中性子星でさえトンネル効果で約10m（m＝10冊）

　年たてばB．H．になるという。以上，一般向きであるが．J．N．IsIam，The　UItimate　fate

of　the　Univers（1983）、Cambridge　Univ．Pressを参鳳
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1∵11練二ひ）．／

　　　　　　　　　　蜆

これを（A3）に代入し（A1）と（A2）を用いて次式を得る

　　　a明冊（c）
　　　　　　　　十ω刊室3冊（f）1C冊（彦）
　　　　　〃2

（ここ亨でPTのfomu1ationと記法を用いた）。La・lace変換

　　　δ冊（カ）一∬グ・・〃

　　　瓦（力）一∫二・一側）〃

を定義し（・・）に∫〃・刊を作用すると

　　　が石皿（力）一〃冊（O）一号冗（0）一ω冊壷冊（ク）一6冊（カ）

　　　　　　一　δ皿（力）十凋冊（0）十岩冗（O）
　　　　　凪（カ）・・
　　　　　　　　　　　　　　が十ω刊室

内部energy増大量

　　　〃一∫二心・1（・）∂ξ箒’）（一舳））

に（A4）を代入し（A2）を使うと

　　　〃一証・皿（f）岩〃・

Laplace逆変換

　　　・呵（1）一★∫ll111市1）ψ

　　　舳一★∫11二1心力）ψ

（C，C’はそれぞれの収束軸）を使って

　　　〃一手★∫ll11心）舳・1・

これに（A5）を代入しC刊＊（｛ω）＝C冊（一’ω）に注意して

　　　　　　　　　　　　　　　　　　（21）

（A4）

（A5）

（A6）



∠亙＝Σ＝［lC（一5ω刊）1雪一ω刊」B冊（O）∫肌C刑（一5ω刊）

　　　刊

　　　十岩刊（O）。沈血（一1ω冗）コ

ここに

ζ（一ω一∫こ・㎞舳〃

　　　　　一∫仰1（・）鮒）∫こ伽・（一・舳））・

’＜Oでσ＝Oだから本文のん（ω皿）を使って

　　　C冊（一ゴω刊）＝2πλ冊（ω何）．

よって

　　　∠亙＝（2π）里Σ］lA刊（ω冊）ド

　　　　　　　　記　　　　　　　　　　　　　　　．　　　　　　　　　　　　　（A6）
　　　　　斗2πΣ刃3［λ冊（ω刊）｛B皿（O）十’ω祀jB冊（O）｝］、

　　　　　　　　蜆

ここで凡（O），B刊（O）は初期値ξ（r，O），ξ（r，O）に関する次のような0ver・

1ap　integra1（（A2）（A4）から）

・冊（・）≡∫仰1（・）㍍（・）1（…）

后皿（・）・∫仰ρ（・）1冊（・）1（…）。

f≧Oに制限した点でPTのformu1ationと異なるが，初期変位B皿（O）と

初期速度3（0）が潮汐力のFourier成分ん（ω皿）との干渉項を作り，これ

がもとの値（7）に追加されていることがわかる。

　A叩G皿dix　B一熱的不安定ゆらぎのnorma1mode　ana1ysis－

　○次の量をm，o，εで，ゆらぎの量をδm，δo，δ‘で表わし，O次媒質

は一様で静的であると仮定する。今の場合工≒Oだから‘等の時間変化が

ありこの仮定は妥当てたい。正しくはO次に対するゆらぎの相対的成長つま

りδ弼／m，δεノ〔等の成長可能性を調べねばならたい。従ってこの仮定の下

での成長可能という結論には，いくらか0VereStimatiOnが含まれている。
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　本文の式（1O）において粘性項を無視し熱伝導の効果の方を残しておく。熱

伝導係数は次の量で与えられる（τ・はenergy緩和時一間，∫∫は平均自由行

程＝mτ届）

　　　κ＝m・m・’∫＝舳里τ届．

　ゆらぎが次の形に比例するとし

　　　δm，　δo，　δ‘　oc　exp離（κr一ω’）コ

さらに　ω＝ρ十｛γ　とおく（ρ，γは実数）。これらを（10）に代入して次の分

散関係式が得られる：

　　ρ≠Oのとき；　γ3＋α〆十帥十。＝O　　　　　　　　　　（B1）

α≡
i若）’・（若）皿・舳1

1≡
?m払1・／（苦）η

・≡
飼�E・／（晋）’・音÷（胤／

ρ＝Oのとき；　γ誼十α。r2＋わ。γ十。。コO （B2）

炉（苦）’

　　10
わ〇三一がε
　　9

作払／（告）’一÷（芸λ／．

これら3次方程式の五根γの存在が不安定モードの成長を意味する。　（∂L／

∂‘）’は（∂Z／∂‘）皿が熱伝導項のためにmodifyされたものと考えると，本

文（13）の成長条件との対応関係がわかる。係数の比較から（B1）は。＜0のと

き五根を持ち1これは（13）のwavemOdeに対応する・名のとおり音波の

9rOwing　waveのようなものである。（B2）が五根を持つのはα。＜O又は

。。＜Oのときでありそれぞれ（10）のtherma1mode，condensation　mode

に相当する。式（12）のL
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　　　　　　　　　＿1　　工＝α（Gm＊）2m‘可

を代入すると常に。〉Oかつα。＜Oである。よってtherma1modeは成長

しwave　mOdeは成長したい。また。o＜Oとなるのは次の場合である：

　　　　3L　1　　3　　1
　　炉＜　　、＝　　　　2εmτ刀　2m2τ宙τ届

（τ。≡‘／ム）。よって　conde自sation　modeの成長条件（14）が得られる。純

粋の・・・・…i・・・…㎞・い・・）の成長時間イー÷）は（・・）か

ら大まかに

　　　　　　　　　　1
　　　　　τ。　：　　一＜尾＜冶。のとき
　　　　　　　　　　〃。
　　τ三
　　　　　1　　　　　－1　　　　　一一：　　尾＜一のとき
　　　　　々m　　　　　mτ。

と計算される。しかしthermaI　modeと共存している

とを考え，まとめて

　　τ質τo

としてよい。

（αo＜O，co＜0）こ

（24）


