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q-Virasoro代数の超対称拡張に向けて
Towards a Supersymmetric Extension of q-Virasoro Algebra

14LA001R　小林 諒太
指導教員　江口 徹

1 Introduction

共形場理論は（量子）場の理論の一種であり，共形変換（各点における角度を保存する変換）のもとで不変な理論の
クラスをいう．中でも二次元の共形場理論は Virasoro代数という無限次元 Lie代数の対称性に基づく豊かな枠組み
を持ち，厳密に可解な構造を持つ理論として [1]を皮切りに数学・物理学の両分野で広く研究されてきている．ここで
厳密に可解であるとは，理論のスペクトルを全て列挙し，種々の相関関数まであらわに決定できることを意味する．
二次元の共形場理論では，特定の場を質量項として変形に用いると，変形系において無限個の保存量が生き残る例

が知られている [2, 3, 4, 5]．このような例を共形場理論の可積分変形と呼ぶ．ここで重要となるのは，対称性と保存
則の関連性を鑑みると，質量項を付与して共形対称性を破ったあとも系に無限次元の対称性が存在すると考えられる
点である．最も簡単な変形系の場合，Virasoro代数の q-類似に当たる q-Virasoro代数がその対称性の候補と考えら
れている [7, 8, 9]．[8]では q-Virasoro代数が XYZ-スピン鎖模型のダイナミカル対称性 [6]と呼ばれる対称性の一種
を担うことが示唆されている．
q-Virasoro代数は Virasoro代数の重要な性質を反映した自然な q-類似であるが，元の代数と一見無関係そうに見

えるこの代数が二次元共形場理論由来の変形系に現れることは驚くべき事実である．この結果は変形W 代数の場合
にも拡張できることが知られている [11, 12]．
一方で，二次元共形場理論（Virasoro代数）には種々の超対称拡張が知られているが，超共形場理論においても可

積分変形の存在が知られている [13, 14]．すなわち，ここでも変形系の対称性としてある代数が出現し得ることが示
唆されている．本発表では，対応する超対称可積分変形との関連を考慮して，N = 1超 Virasoro代数の q-類似に関
連する研究をまとめる．

2 Virasoro代数の q-類似：q-Virasoro代数
二次元共形場理論の可積分変形の最も簡単な例として，ミニマル・ユニタリ模型の特定のプライマリー場による変

形がある．この場合，変形系は sine-Gordon系として振る舞うことが知られている [3]．[7]は Virasoro代数の重要
な性質を保った q-類似を考案し，次いでその q-Virasoro代数が XYZ-スピン鎖模型のダイナミカル対称性を担う可能
性が示唆された [8]．XYZ-スピン鎖模型の連続極限が sine-Gordon模型に相当する．ここで代数 gの q-類似（量子代
数）とは gの 1-パラメータ変形であり，q → 1の極限で元の代数 gに帰着するものをいう．
この q-Virasoro代数が受け継いでいる Virasoro代数の重要な性質とは，その特異ベクトルがある特定の多項式の

系列で与えられることである．ここで特異ベクトルは Virasoro代数と q-Virasoro代数に共通して現れる固有ベクト
ルの一種であり，特異ベクトルの存在は最高ウェイト表現の可約性と等価である．Virasoro代数では自由場表示した
特異ベクトルが Jack対称多項式で与えられることが証明されている [10]．[7]は q-Virasoro代数の特異ベクトルを自
由場表示すると，Jack対称多項式の q-類似に当たるMacdonald対称多項式で与えられるように代数を定義した．

3 N = 1超 Virasoro代数と可積分変形
N = 1超 Virasoro代数はボソン生成子 {Ln}n∈Z とフェルミオン生成子 {Gr}及びセントラル・チャージ cを用い

て定義される超代数である．ボソン生成子のみに注目すると，Virasoro代数は超 Virasoro代数の部分代数となって
いることがわかる．また，フェルミオン生成子の超カレントは円上で二種類の境界条件（周期的あるいは反周期的）
を取り得る．r ∈ Z+ 1

2 のときを Neveu-Schwarzセクター，r ∈ Zのときを Ramondセクターと呼ぶ．フェルミオ
ン生成子の超カレントに対応する電荷は超対称性の生成子である超電荷に他ならない．
Virasoro代数と同様，超 Virasoro代数もまた最高ウェイト表現を構成することができる．この場合も特異ベクト

ルの存在が表現の可約性の判定に用いられる．特異ベクトルの存在を予見する Kac行列式の公式は超 Virasoro代数
に対しても知られており，例えば Neveu-Schwarzセクターの場合は特別な最高ウェイト h = hr,s について次数 rs/2

に特異ベクトルが存在することがわかっている．
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これまでの議論で，超 Virasoro代数を対称性として持つ二次元超共形場理論においても可積分変形の存在が調べ
られている．[13]は超共形場理論のミニマル模型に特定のプライマリー超場を用いて可積分変形を行うと，変形系に
おいて無限個の保存量が生き残ることを示した．さらに，これらの保存量が量子超対称 Korteweg-de Vries（KdV）
方程式の保存量と一致することを突き止めた．[14]の例は超対称 KdV方程式や超対称修正 KdV方程式および超対
称 sine-Gordon方程式の保存量の無限個の組が，超 Virasoro代数の生成子を用いて書けることを古典論・量子論の
双方から調べた．以上のように超共形場理論の変形系においても無限個の保存量が現れる場合が示され，この結果は
変形系の対称性を担う代数の存在を示唆していると考えられる．

4 Conclusions and Discussion

特に N = 1 超 Virasoro 代数に着目した場合，前述の q-Virasoro 代数の例に倣うと，N = 1 超 Virasoro 代数
の q-類似を構成するにあたり重要となるのは代数の表現論における特異ベクトルと対称（超）多項式との対応であ
る．N = 1超 Virasoro代数の特異ベクトルと対称（超）多項式との対応はこれまでに知られており，Jack対称超多
項式に対応する例 [15, 16] と Uglov 対称多項式に対応する例 [17] がある．前者の Jack 対称超多項式はその q-類似
（Macdonald対称超多項式）が構成されている [18, 19]．すなわち，このMacdonald対称超多項式とその特異ベクト
ルが対応するようなN = 1超 Virasoro代数の q-類似を構成すれば，それがN = 1超 Virasoro代数の自然な q-類似
となることが期待される（Fig. 1）．

超 Virasoro代数 q-類似−−−−−−−−−−−−−−→ （超 q-Virasoro代数）"自由場表示
"自由場表示

特異ベクトル
⇔ Jack対称超多項式 q-類似−−−−−−−−−−−−−−→

特異ベクトル
⇔ Macdonald対称超多項式

Fig. 1 Expected Correspondence between Super Vir. and q-super Vir.
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Ne固体における Feshbach共㬆状態を経由した励起原子の脱離 
Desorption of metastable atoms via Feshbach-type electron resonances in solid Ne 

 

安西央 

指導教員 平山孝人 

 

1.はじめに 

固体からの原子、分子の脱離現象は熱的、入射粒

子との運動量授受などのいくつかの要因によって起

こる。その中で電子や光の入射によって固体中の原

子が電子的に励起し、脱離する現象を電子遷移誘起

脱離  (Desorption Induced by Electronic Transi-

tions : DIET) と呼ぶ。特に電子の入射による粒子の

脱離現象は電子衝撃脱離 (Electron Stimulated De-

sorption : ESD) と呼ぶ。 

数 eV ~ 数十 eV といった低エネルギー電子での

ESD実験では、負イオン共㬆状態 (入射電子が固体

の原子に束縛された状態) が固体からの脱離現象に

大きく関わることがある。その代表的な例として

Feshbach共㬆がある。Feshbach共㬆は主に気体に

おいて研究が行われており、原子の励起エネルギー

よりやや低い入射電子エネルギーで観測される励起

原子と入射電子との負イオン共㬆状態である[1]。負

イオン共㬆後は基底状態、または、よりエネルギー

の低い励起状態に崩壊する。 

現在、Ar固体において Feshbach共㬆を経由した

励起原子の脱離が観測されている[2]。しかし、固体

の Ne からの Feshbach 共㬆を経由した励起原子の

脱離は観測されていない。また、Feshbach共㬆によ

る励起原子の脱離過程は不明な点が多い。 

本研究では Ne 固体を標的とした低エネルギー領

域での ESD 実験を行い、複数の入射電子エネルギ

ーにおいて、未観測であった Ne固体での Feshbach

共㬆を経由した励起原子の観測に成功した。さらに

脱離過程の解明を目的として考察を行った。 

 
2.実験装置 

実験装置の概略図を Figure 1に示す。金メッキさ

れた銅基板上に標的となる Ne の固体を生成し、電

子ビームを入射する (電流量㸸10nA, エネルギー

幅㸸0.11eV[3])。脱離した光や粒子は MCP (Micro-

channel Plate) により検出される。このとき、荷電

粒子は MCP 前のメッシュ極板により MCP に到達

できない。また、電子ビームの照射時間を 10μs に

パルス化することで、脱励起による光と励起原子を

飛行時間から区別することができる。 

 

Fig. 1, 実験装置概略図。 

 

3.結果と考察 

 厚さ 100ML (100原子分の厚さ) の Ne 固体での

Ne*脱離収率の入射電子エネルギー依存性を Figure 

2に示す。18eV, 19eV, 20eV付近の入射電子エネル

ギーで共㬆構造を持つことが観測された。この共㬆

構造は固体中のNeが Feshbach共㬆状態Ne*㸫を経

由して Ne*を生成し、脱離したものと考えられる。 

Fig. 2, Ne固体 (100ML) の Ne*脱離収率の入射電

子エネルギー依存性。 
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 標的固体の膜厚の違いによる Ne*の脱離収率のエ

ネルギー依存性の変化を Figure 3に示す。19eVと

20eV の負イオン共㬆の強度は 10ML までは確認で

きず、100ML以上では膜厚が増加するとともに強く

なり、500MLでおよそ飽和状態になっている。対し

て 18eV の負イオン共㬆の強度は単調に減少し、

500ML以上では脱離はほぼ確認できない。 

 
Fig. 3, Ne固体を標的とした 5 ~ 1000MLまでの膜

厚での Ne*脱離収率の入射電子エネルギー依存性。 

 
 Figure 3の結果から、脱離した Ne*が経由した負

イオン共㬆状態の生成位置を見積もることができる。

19eV, 20eV の共㬆構造の膜厚依存性から負イオン

共㬆状態がバルク (固体内部) で生成し、Ne*に崩壊

していると考えられる。この場合、膜厚の増加にと

もなって、Ne*㸫の生成数、および Ne*の生成数が増

加し、Ne*の脱離収率も増加するためである。 

 一方、18eVの共㬆構造の Ne*は基板付近に生成さ

れた負イオン共㬆状態を経由している可能性がある。

基板付近で生成された共㬆状態のみが Ne*に崩壊す

る場合、膜厚増加にともなって入射電子が基板付近

に到達しにくくなるため、Ne*脱離収率も減少する

ことが見込まれる。事実、18eVの負イオン共㬆はエ

ネルギー保存則からバルクで共㬆状態から Ne*に崩

壊することはできないが、基板との相互作用により

励起原子が生成され、脱離することが可能である[2]。 

 また 18eV の共㬆エネルギーにおいて特徴的な飛

行時間スペクトルが観測された。10ML における共

㬆エネルギーの場合 ( =18.3eV㸸実線) と共㬆エネ

ルギーではない場合 ( =19.5eV㸸点線) の飛行時間

スペクトルを Figure 4に示す。共㬆エネルギーでの

飛行時間スペクトルでは一部、運動エネルギーの㧗

い脱離(200μs付近)が観測された。 

 
Fig. 4, 入射電子エネルギーが 18.3eV (共㬆)と

19.5eV (非共㬆)におけるの飛行時間スペクトル。 

 
 希ガス固体からの Ne*の脱離は固体中の励起原子

の最外殻電子が周囲の原子と反発することに起因す

ることが知られている。負イオン共㬆状態は励起状

態に比べて主量子数の大きい電子が 2つ存在するた

め、より強い反発力を生むことが予測される。 

 18eV の共㬆構造はほとんどが基板付近に生成さ

れた負イオン共㬆状態を経由したものであると考え

られるが、一部は表面付近にできた負イオン共㬆状

態が直接的に、大きな運動エネルギーを持って脱離

をしていると考えられる。 

 
参考文献 

[1] G. J. Schulz, Rev. Mod. Phys. 45, 378 (1973). 

[2] A. D. Bass, E. Vichnevetski, P. Cloutier, and L. 

Sanche, Phys. Rev. B 57, 14914 (1998). 

[3] H. Sawa, M. Anzai, T. Konishi, T. Tachibana, 

and T. Hirayama, in preparation. 
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LIBSによるその場 K-Ar年代 定法の検ド 

Verification of in-situ K-Ar dating using LIBS 
 

Ⱚ崎和夫 

指導教員 亀⏣┿吾 

 

1. ⫼景 

 惑星⾲㠃の形成年代を知ることは惑星科学において㔜せである。これまで形成年代の⤯対値はサンプルリ

ターンによって地球に持ち帰られた岩石ヨ料の放射性年代測定によって推定されてきた。しかしながらサン

プルリターンは⭾大な㈝用がかかり、㏆年ではヨ料を地球に持ち帰らずにその天体上で年代測定をする方法

が模⣴されている。これまでに地球外で⾜われたその場年代測定は NASA のローバ Curiosity が火星で⾜っ

た 1 例のみである。Curiosity は K を α ⢏子 X ⥺分光ィ(APXS)、Ar を四㔜極㉁㔞分析ィ(QMS)で測定し、

後㏙の K-Ar 年代測定を⾜い岩石の固化年代を 42.1 േ 3.5 億年と推定した[1]。しかし、Curiosity が測定に

用いた⿦⨨は大型であり、㐠用には大型のローバが不可欠であるという問㢟を抱えている。 
 

2. ┠ⓗ 

 本研究では小型で㍍㔞のその場年代ィ測を実現するために、LIBS(Laser Induced Breakdown 
Spectroscopy:レーザーㄏ㉳⤯⦕破壊分光⿦⨨)で K と Ar 両方を検出するその場 K-Ar 年代測定を検ウしてい

る。LIBS とはパルスレーザーをヨ料に照射し、発生したプラズマを分光することで元⣲⤌成を分析する⿦⨨

である。K-Ar 年代測定は Kସ0 が半減期 12.5 億年で Arସ0 に放射壊変することを利用し、岩石中の Kସ0 と Arସ0 の

比から岩石の固化年代を推定する手法である。これまでに LIBS を用いた岩石中の K の検出は⾜われている

が、Ar の検出例はない。したがって本研究では Ar 検出を目的とした実㦂を⾜った。 
 

㸱. 先⾜◊✲ 

 これまでに LIBS で岩石中の Ar 検出を目的とした実㦂が⾜われている[2]。この研究では検出可⬟性

の㧗い Ar ㍤⥺の検ウを⾜い、以下の検出実㦂を⾜った。大気圧下で生成されるレーザー生成プラズマの

典型的な温度と㟁子密度はそれぞれ 1 eV(11600 K)、10ଵ଻ cmିଷである[3]。これらの値を使い Saha の式を用

いて㍤⥺強度をィ⟬した⤖果、104.82 nm と 106.66 nm の中性原子が発する㍤⥺強度が卓㉺する [4]。これ

らの波㛗域は真空⣸外㡿域と呼ばれ、大気を㏱㐣しない。そのため真空⣸外分光⿦⨨(後㏙)を〇作し実㦂を⾜

った。Si(⣧度 99.9999%)を用いて予備実㦂を⾜ったところ、検出を想定していなかった Si IV(106.66 nm)㍤
⥺を検出した(Fig. 1)。Si IV ㍤⥺は

発光に㧗い励㉳エネルギー(31.5 eV、

Ar I は 11.6 eV [4])を必せとするた

め、プラズマが予想よりも㧗温であ

ると⪃えられる。Si IV ㍤⥺は Ar I
㍤⥺と波㛗が㏆いため、このままで

は Ar I ㍤⥺を検出することができな

い。別の先⾜研究から、真空中でプラ

ズマが数万 K であるのはプラズマ生

成初期の数十 ns 程度であり、プラズ

マの任意の時㛫の発光のみを検出するゲート動作での分光を⾜い、低温になったプラズマのみを検出するこ

とで多価イオン㍤⥺を㝖去して、中性原子の㍤⥺を検出できる可⬟性があることがわかった(Fig2)[4]。 
 

4. Ar検出実㦂 

ゲート動作が可⬟な真空⣸外分光⿦⨨を〇作した (Fig. 3)。レーザーには Nd:YAG レーザー(波㛗 1064 nm, 

パルス幅 5-7 ns, パルスエネルギー50 mJ)を用いた。レーザー照射によって生成されたプラズマは凹㠃回折

格子で分光される。検出器には⺯光㠃付 MCP を使用し、⺯光㠃に映ったスペクトル像を CCD カメラで撮像し

Fig. 1 Si と Ar lamp のスペクトル 

 

Fig. 2 プラズマ温度の推移 [5] 
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てスペクトルを得た。MCP とレーザーは㐜延信号発生器に接⥆さ

れており、いずれも㐜延信号発生器からのトリガー信号を受け

て㥑動する。トリガー信号は㛤始時刻、パルス幅を任意にタ定す

ることができる。したがってプラズマが発生してから任意の時

刻が⤒㐣した時点でのプラズマを分光ィ測することができる。

ヨ料として AISTの玄武岩標準ヨ料 JB-1aに天然ヨ料の数百倍の

Ar を加えたヨ料(Ar含有㔞 0.1 cc/g、以㝆 JB-1a+Ar と⾲グ)と

㍤⥺同定用に Si(⣧度 99.9999%)、石ⱥ(SiOଶ)を使用した。 

 
5. 実㦂⿦⨨で検出される Ar㔞のぢ✚もり 

真空⣸外分光⿦⨨で検出される Ar 㔞をぢ積もる。㟁子温度 1 eV、㟁子密度1 ൈ 10ଵ଻ cmିଷ、発光時㛫 400 ns
である場合で検ウを⾜う。真空⣸外分光⿦⨨のMCP+⺯光㠃+CCDカメラの変換効率 0.01 count/photon[2]、
ヨ料から回折格子までの❧体ゅ 0.036 sr[2]、回折効率 5 %[6][7]であるため、JB-1a+Ar(Ar 含有㔞3.12 ൈ 10ି଺ 
mol/g)にレーザーを㸯回照射したときに検出される Ar I(104.8 nm)㍤⥺は 115 count となる。㍤⥺の広がり

を⪃慮した場合、ピーク波㛗の強度は 11.5 count となる。 
 
6. 実㦂⤖果・⪃察 

 JB-1a+Arにレーザーを照射し 0 ns後取得したスペクトルと照

射 300 ns後に取得したスペクトルを Fig. 4 に示す。300 ns後

のスペクトルでは Ar I ㍤⥺と波㛗の㏆い Si IV の㍤⥺強度が大

きく低減していることが確ㄆできる。またレーザー照射 0 ns後

では O IV と Si IV の多価イオン㍤⥺を検出したことに対して、

300 ns 後では Si IIや Fe II の価数の低いイオン㍤⥺を検出し

たことから、目標㏻り低温のプラズマをィ測したと⪃えられる。

しかし、Ar の検出には⮳らなかった。今後の LIBS での Ar 検出

の可⬟性について検ウを⾜う。本実㦂で検出㐜延時㛫を 300 ns

とし、JB-1a+Ar にレーザー2000 回照射して取得したスペクトル

の 104.82 nm の⤫ィㄗ差は 1051 count であった。レーザー照射

回数を増やし SN=3 で 104.82 nmの Ar ㍤⥺を検出する場合、レー

ザー照射回数を1.50 ൈ 10଼回に増やす必せがある。レーザーの⧞

り㏉し周波数を 10 Hz とするとレーザー照射に 4176時㛫をせす

る。従って現状では惑星探査では本手法を用いることは現実的で

はないと⪃えられる。㐜延時㛫を㍤⥺が検出されなくなるレーザ

ー照射後 1 μs まで徐々に㐜らせてィ測を⾜ったが、⫼景光が残

った。この発光は㏞光だと⪃えられる。実㦂⿦⨨に㏞光対⟇を施

し、㏞光成分を低減させれば⤫ィㄗ差を減らすことができ、Ar検

出の可⬟性が向上すると⪃えられる。 
 

 

[参⪃文献] 
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343, DOI: 10.1126/science.1247166, (2014). 

[2] 奥村, 2015, ❧教大学修士ㄽ文 

[3] Cremers and Radziemski, Handbook of LASER-INDUCED BREAKDOWN SPECTROSCOPY 

[4] NIST Atomic Spectra Database, http://www.nist.gov/pml/data/asd.cfm 
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Fig. 3 真空⣸外分光⿦⨨ 

Fig. 4 JB-1a+Ar のスペクトル レーザ

ー照射 0 ns 後(上)、300 ns 後(下) 
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TRIUMF-MTV実㦂の為のスピンフリップに同期する系⤫性抑制法の㛤発 

Suppression of a Systematics with Beam spin flipping for the MTV experiment 

 

 坂元祐子 

指導教員 村田次㑻 

 
1. 研究⫼景 

ビックバン直後には➼㔞に存在したと⪃えられる物㉁と反物㉁が、現在では物㉁が圧倒的に多く存在する

という「物㉁優勢」のㅦがある。そのㅦをㄝ明するための条件の一つに、CP対称性の破れが挙げられる。CP

対称性の破れについて、これまで理ㄽ的にも実㦂的にもほ測されているがその程度が小さく、現在の物理学

ではその全てをㄝ明するには⮳っていない。本研究では、偏極 Li-8を用いて、CP対称性と➼価である T対

称性の破れの探⣴を⾜っている。大きな T対称性の破れをぢつけることができれば、宇宙のㅦをㄝ明できる

だけでなく、標準理ㄽを㉸える新たな物理の発ぢにもつながる。 

そこで、β崩壊率の式中の T対称性と P対称性を破る、R相㛵㡯に着目している。T対称性が成り立つなら

ば、R相㛵㡯は 0という値を取るはずである。この㡯は、ぶ核の偏極・放出㟁子の偏極・放出㟁子の㐠動㔞

という 3つのベクトルによる三㔜相㛵㡯で⾲されており、それらのパラメータに T変換を⾜うと、㟁子が横

偏極成分を持つとき、R相㛵㡯の符号が変わり物理法則が変わることが分かる。それをぢつけるため、㟁子

の横偏極度に感度を持つ Mott散乱を利用し、㟁子の散乱方向の左右㠀対称性(Asymmetry)を測定している。 

2010年度には平㠃型ドリフトチェンバーを用いた物理測定(Run-II)を⾜い、世界一の⤫ィ⢭度を㐩成した

[1]。現在は円⟄型ドリフトチェンバー㸦CDC㸧を導入し、2013年度までに検出器の大方のセットアップは完

了し、2014年度は⥺源を使った⣔⤫性ㄪ査を⾜い、その原因究明に成功した。 

 

2. 2014年度の系⤫性ㄪ査の結果 

2014年度の⥺源を用いた⣔⤫性ㄪ査の⤖果から、㟁源供⤥⣔や⿦⨨の冷却システム、⥺源の強度・位⨨変

化などの⣔⤫性の原因が明らかとなった。可⬟な㝈り⣔⤫性を抑制し、それでも残ってしまう⣔⤫性につい

てはその大きさをホ価する必せがある。来年度以㝆の物理測定に向け、⣔⤫性の抑制とホ価の方法を確立さ

せることが今年度の目標である。㟁源供⤥⣔や冷却システムに㉳因する⣔⤫ㄗ差は、㟁源の安定性や効果的

な冷却システムの構⠏などの対⟇により、抑制できることが分かっている。それ以外の原因として、実㦂を

⾜う上で㑊けることのできないビームのスピンフリップに伴う P対称性の破れが挙げられる。そこで発生す

る⣔⤫性を抑制するための方法を確立することを目指している。 

 β崩壊㐣程における P対称性の破れにより、放出㟁子は一様に放出されるのではなく放出ゅ度に依存して

偏りを持って放出される。この P対称性の破れによる Asymmetry(以下、A-Asym.)が、私たちのほ測する T対

称性の破れによる Asymmetry(以下、R-Asym.)と区別できない⣔⤫性の原因となる。2014年度のㄪ査とシミュ

レーションの⤖果から、⥺源位⨨依存性の測定はビームのスピンフリップを再現しており(fig.1参照) 、そ

の⤖果としてスピンフリップに同期した A-Asym.による⣔⤫性がぢつかった(fig.2参照)。私たちが注目すべ

き R-Asym.も、スピンが㏫を向いた Up/Downの状態で Asymmetryをィ⟬しているため、スピンフリップと同

期する。よって、A-Asym.が R-Asym.と同期することを意味し、R-Asym.を㐣大ホ価しかねない深刻な問㢟と

なる。 

 

 

                       

 
 
 
 
 

fig.1 source position dependence exp. Result[2]     fig.2 frequency spectrum of Asymmetry  

from Monte Carlo (SSP2015, Jiro Murata)        
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3. 2015年度の取り組み 

スピンフリップに同期する⣔⤫性のホ価方法として、スピンフリップとは別の周波数㡿域において、

擬似的な A-Asym.を作り出す方法を⪃えた。検出器に対するビームの位⨨を変化させることで、㟁子の

カウント数が変化し、擬似的な P対称性の破れによる A-Asym.を作ることができる。それをスピンフリ

ップとは異なる周波数㡿域で⾜うことで、周波数ゎ析を用いて R-Asym.と A-Asym.による⣔⤫性を区別・

ホ価することができるはずであると⪃えた。 

擬似的な A-Asym.を作る方法として、ビーム⮬㌟を動かすのではなく検出器を移動させることで、検

出器とビームの相対的な位⨨を周期的に変化させることにした。⣙ 180kgもある検出器は、㔜Ⲵ用短㍈

ロボットとリニアガイドを⤌み合わせることでスムーズな移動を可⬟にしている。 

ロボットを用いて測定を⾜い、フーリエゎ析を⾜ったところ、予想㏻りロボットの移動周期の㡿域に

擬似的な A-Asym.によるピークを確ㄆすることができた(fig.3参照)。この値は、⣔⤫性ホ価のために

必せとなる R-Asym.と A-Asym.の相㛵グラフの⦪㍈となる。また、ロボット移動によるトリガーカウン

ターの数の比を⟬出し、それが横㍈となる(fig.4参照)。このカウント比は擬似的な P対称性の破れの

効果を⾲すので、擬似的な A-Asym.とぢなすことができる。ロボットの移動㊥㞳を変化させ、」数の

A-Asym.について測定を⾜った。その⤖果を R-Asym.と A-Asym.の相㛵グラフにまとめ、今年度の⣔⤫性

をホ価する。また、R-Asym.の周波数㡿域においてフーリエゎ析を⾜い、R-Asym.の⢭度を求める。今年

度の⣔⤫性の⢭度と R-Asym.の⢭度から、来年度の物理測定㐩成できる⢭度求めることができる。これ

らの⣔⤫性ㄪ査とその⤖果について、ヲ⣽を修ㄽ発⾲会にて報告する。 

 

 

 

Fig.3 FFT spectrum with the robot moving   fig.4 TC count with the robot moving                                                              

 

 

[参⪃文献] 

[1]J. Murata et al, “Test of Time Reversal Symmetry using polarized 8Li at TRIUMF-ISAC”, J. Phys. : 

Conf. Ser. 312 (2011) 102011; J. Onishi et al. “Electron Transverse Polarimeter for the MTV experiment 

at TRIUMF”, J. Phys. : Conf. Ser. 312 (2011) 102012 

[2]尾崎早智, “CDCを用いた MTV/MTV-Gの系⤫性ㄪ査 ”, 立教大学理学研究科修士ㄽ文 (2014) 
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Fig 1:FUJIN ጼໃไᚚ࣒ࢸࢫࢩ 

ᝨᫍほ ࢆ┠ᣦࡓࡋᴟ࿘ᅇᡂᒙᅪࣉ࣮ࢥࢫࣞࢸ FUJINࡢ㛤Ⓨ 

Development of the Circumpolar Stratospheric Telescope  

FUJIN for Observations of Planets 
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 ࡟ࡵࡌࡣ .1

௒᪥ࠊᝨᫍ࡟ࡵࡓࡿࡍ✲◊ࢆᵝ࡞ࠎගᏛⓗᡭἲ࡛ほ ࠋࡿ࠸࡚ࢀࢃ⾜ࡀ౛ࣝࣈࢵࣁࠊࡤ࠼Ᏹᐂᮃ㐲㙾ࡼࡢ

᪉ࡿࡍ ほࡽ࠿኱ᆺᮃ㐲㙾ࡓࢀࡉ⨨タ࡟ᆅୖ࡞࠺ࡼࡢࡿࡤࡍࠊࡸ᪉ἲࡿࡍ ほ࡚ࡗ౑ࢆேᕤ⾨ᫍᮃ㐲㙾࡞࠺

ἲࡀᣲࠊࡋ࠿ࡋࠋࡿࢀࡽࡆேᕤ⾨ᫍࢆ฼⏝ࡓࡋほ ࡣⳘ኱࡞㛤Ⓨ㈝⏝ࠊࡾ࠿࠿ࡀᆅୖᮃ㐲㙾࡛ࡣほ ࡛ࡿࡁ

Ἴ㛗㡿ᇦ࡟ไ㝈୍ࠋࡿ࠿࠿ࡀ᪉࡛ࠊẼ⌫ࡓ࠸⏝ࢆᡂᒙᅪ㧗ᗘ(ᆅୖ 32 km)ࡢࡽ࠿ほ ࡛ࠊࡣᅇᢡ㝈⏺࡛ࡢほ

Ẽ⌫㧗ᗘࠊࡋẚ㍑࡜ほ ᡭἲࡢᚑ᮶ࠋࡿ࠶࡛⬟ྍࡀ ほࡢ㉥እ㡿ᇦ࡛ࡸ⣸እ㡿ᇦ࠸࡞ࡁ࡛ ほࡣᆅୖ࡛ࡸ 

ࠋࡓࡁ࡚ࢀࡽࡵ㐍ࡀࠖ㢼⚄(FUJIN)ࠕ⏬ᝨᫍほ ィࡿࡼ࡟Ẽ⌫ᮃ㐲㙾ࠊ࡚ࡋ࡜࠸ࡁ኱ࡀࢺࢵ࣓ࣜ ほࡢࡽ࠿

ࡢࢺࢡ࢙ࢪࣟࣉࠊࡾ࠿ࡸ࠶࡟ᵝ⚄ࡢ㢼ࡿ࠶࡛௳Ẽ㇟᮲࡞㔜せࡶ࡚᭱࠸࠾࡟Ẽ⌫ᐇ㦂ࡣ࡟ྡࢺࢡ࢙ࢪࣟࣉࡢࡇ

ᡂຌ࡜Ⓨᒎࡢ㢪ࡀ࠸㎸ࠋࡿ࠸࡚ࢀࡽࡵ 
ᮏ◊✲ࡣ BBT-2009ࠊFUJIN-1 ࢫࣞࢸᴟ࿘ᅇᡂᒙᅪࡓࡋ࡜ᶆ┠ࢆ ᮏ᱁ほࡢᴟᇦ࡛ࠊࡋ㋃くࢆ࣒ࢸࢫࢩࡢ

ࣉ࣮ࢥ FUJIN-2  ࠋࡿࡍ࡜ⓗ┠ࢆ㛤Ⓨࡢ
2. FUJIN࣒ࢸࢫࢩ 

  FUJIN-2 ࢆᝨᫍീࡓࢀࡉศග࡛࣮ࢱࣝ࢕ࣇࢫࣃࢻࣥࣂࠊࡋ㏣ᑿࢆᮃ㐲㙾࡛ᝨᫍࡓࢀࡉᦚ㍕࡟ࣛࢻࣥࢦࡣ

CCD࡛࣓ࣛ࢝᧜ീほ ࠋࡿࡍFUJIN-1࡛☜❧ࡓࢀࡉጼໃไᚚࢆ࣒ࢸࢫࢩFUJIN-2࡛ࡶ㋃くࡿ࠸࡚ࡋ(Fig 1)ࠋ
FUJIN ࡚࠸࠾࡟ᡂᒙᅪࡣ 3 ẁ㝵ࡢጼໃไᚚ࣭㏣ᑿࠊ࡚ࡗࡼ࡟࣒ࢸࢫࢩ㧗⢭ᗘࢆࢢࣥ࢕ࢸࣥ࢖࣏ࡢᐇ⌧ࠋࡿࡍ

➨ 1 ไᚚẁ㝵࡛࣮ࢱ࣮ࣔࢢࣥࣜࣉࢵ࢝ࢹࡣ(DCP)ࣟ࢖ࣕࢪࢺ࣓࣮࣮ࣥࣔࣝࣟࢺࣥࢥ࡜(CMG)ࢻࣥࢦ࡚࠸⏝ࢆ

ࡣ࡟ࣛࢻࣥࢦࠋࡿࡍไᚚࢆ᪉఩ゅࡢࣛ GPS ື⮬࡟ᇶࢆ఩⨨᝟ሗࡢࡽࢀࡇࠊࡾ࠾࡚ࢀࡉ⨨タࡀ࣮ࢧࣥࢭኴ㝧ࡸ

࡛ᗈゅ࣮ࢧࣥࢭ࣮ࢱࢫෆ࡟┠ᶆኳయࢆᑟධࠋࡿࡍ➨ 2 ไᚚẁ㝵࡛ࡣᗈゅ࡜⊃ゅࠊ࡚࠸⏝ࢆ࣮ࢧࣥࢭ࣮ࢱࢫࡢ

┠ᶆኳయࢆᮃ㐲㙾࡟ᑟධࡢྎ⦌⤒࡟࠺ࡼࡿࡍ᪉఩ゅ࡜㧗ᗘゅࢆไᚚࠋࡿࡍ➨ 3 ไᚚẁ㝵࡛ࠊࡣど㔝୰ኸ࡟┠

ᶆኳయࢆ⥔ᣢ࡟ࡵࡓࡿࡍග㟁Ꮚቑಸ⟶(PMT)᳨࡚ࡗࡼ࡟ฟࡓࢀࡉኳయࡢ఩⨨ࠊ࡚࠸⏝ࢆග㊰୰࡟ᤄධࡓࢀࡉ

2 ㍈࣮࣑ࣛࢺࣝ࢕ࢸࣉࢵ࢕ࢸ(TTM)ࢆไᚚࠋࡿࡍ 
 

 

 

 

 

 

 

ᮃ㐲㙾ࣥࣞࢢࢭ࢝ࡣᘧᮃ㐲㙾࡛᭷ຠཱྀᚄࡣ 406 mmࠊ↔Ⅼ㊥㞳ࡣ 4800 mm ฼ࢆࢬ࣮ࣥࣞࣟࣂࠊࡀࡿ࠶࡛

࡛࡜ࡇࡿࡍ⏝ 12000㹼18000 mm Fig. 2ࠋࡿ࠸࡚ࡋࡤᘏࡁᘬ࡟ ࡚ࡗࡼ࡟㙾ࢫ࣑ࢫࢼࡣ⥺ගࡢࡽ࠿๪㙾ࡿ࠶࡟

90°ග㊰ࢆ᭤ࢆࢬ࣮ࣥࣞࣟࣂࠊࡆ㏻㐣ᚋࡢග⥺ࢆ 2 ᪉ྥ࡟ศࡅ➨㸱ẁ㝵ไᚚࡿ࠸⏝࡟ PMT ⏝ ほ࡜ CCD ࢝

CCDࠋࡿࡍᑟධࢆ⥺ග࡟࣓ࣛ ኱᭱࡟๓┤࣓ࣛ࢝ 10 ಶࢆ࣮ࢱࣝ࢕ࣇࢫࣃࢻࣥࣂࡢᦚ㍕࡛࣮ࢱ࣮ࢱࣝ࢕ࣇࡿࡁ
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 ࠋࡿ࠶࡛⬟ྍࡀ ከἼ㛗ほࠊ࡛࡜ࡇࡿࡍ⨨タࢆࢺࢵࣞ

3. FUJIN-2 㛤Ⓨ 
3-1. ᪂つ㛤Ⓨ 

⌧ᅾࡣほ ࢆ୺┠ⓗࡓࡋ࡟ FUJIN-2 FUJIN-2ࠋࡿ࠸࡚ࡗ࡞⾜ࢆ㛤Ⓨࡢ ᮃ㐲࡜ࢻ࣮ࣇࠊࢻ࣮ࣇࡿࡍ╔⿦࡟

㙾㙾⟄ࢆ᥋⥆ࡿࡍ㒊ရࢫ࣑ࢫࢼࡸᶵᵓ࿘㎶ࠊ࡚࠸࠾࡟᪂つ㛤Ⓨࡀᚲせࡓࡗ࡞࡟⟠ᡤࢆ㐺ᐅタィ࣭㛤Ⓨࠋࡓࡋ

ࠋࡓࡋᘏ㛗ࢆࡉ㛗ࡢC1ᐜჾࡢ᪤Ꮡ࡟ࡵࡓࡿࡵ⣡ࢆ඘ᨺ㟁ᅇ㊰ࡸ࣮ࣜࢸࢵࣂ࡟ෆ㒊ࡢᐦ㛢ᐜჾ(C1ᐜჾ)ࠊࡓࡲ

ᡂᒙᅪ⎔ቃ࡛ࡣ㟁Ꮚᶵჾࡀᨺ㟁ྍࡿࡍ⬟ᛶ1ࠊࡵࡓࡿ࠶ࡀ Ẽᅽ࡟ಖࡓࡗ C1 ᐜჾࡢ୰࡟཰⣡ࡿࡍᚲせ࡛ࠊࡾ࠶

FUJIN-2 FUJIN-1ࠊࡓࡲࠋࡿࡍ཰⣡࡟୰ࡢࡇࡣ㟁※⣔ࡣ࡛ ᐇ㦂᫬࡟ぢཷࡓࢀࡽࡅጼໃไᚚ᫬ࡢࣛࢻࣥࢦࡢ

᣺ࡾᏊ㐠ືࢆゎᾘࣟ࢖ࣕࢪࢺ࣓࣮࣮ࣥࣔࣝࣟࢺࣥࢥࠊ࡟ࡵࡓࡿࡍ(CMG)ࢆ 4 ᕧࢆ࣮ࣝ࢖࣍࢖ࣛࣇࡋࡸቑ࡟ྎ

኱໬࡛࡜ࡇࡿࡍ 3 ㍈ไᚚࡢࢡࣝࢺࠊࡋ࡟⬟ྍࢆⓎ⏕㔞ࢆቑຍࠋࡓࡏࡉ 

3-2. ⇕┿✵ヨ㦂 

ᡂᒙᅪ⎔ቃୗ࡚࠸࠾࡟ C1 ᐜჾෆ㒊୍ࢆᐃ ᗘୗ࡟ಖࠊ࡟ࡵࡓࡘPC ࡜⨨タࡢ࣮ࢱ࣮ࣄ࡚࠼ຍ࡟⇕Ⓨࡿࡼ࡟

᩿⇕ฎ⨨ࢆ᪋ࡢࡽࢀࡑࠊࡎࡲࠋ࠸࡞ࡽ࡞ࡤࢀࡅ࡞ࡉฎ⨨ࢆ᪋ࡍ๓ࠊ࡟ᡂᒙᅪࢆᶍᨃࡓࡋ⎔ቃୗ࡛ࡢ C1 ᐜჾ

ෆ㒊ࡢ ᗘศᕸࡢኚ໬࡟ࡵࡓࡿ▱ࢆ⇕┿✵ヨ㦂ࢆᐇ᪋ࠋࡓࡋ⇕┿✵ヨ㦂ࡣ JAXA ┦ᶍཎࢫࣃࣥࣕ࢟ D Ჷ 3 㝵

࡚ࡋ⏝฼ࢆᜏ ᵴ✵┿ࡢ 2 ᪥㛫ࠋࡓࢀࢃ⾜࡚ࡅ࠿C1 ᐜჾࡓࡏࡉ❧┤ࢆ≧ែ࡛ᜏ ᵴࡢෆ㒊࡟タ⨨ࠊࡋC1 ࡢ

ᗏ㒊ࡣ࡟ PC ࡸᶵჾ࡞௦⾲ⓗ࡝࡞඘ᨺ㟁ᅇ㊰ࡸ࣮ࣜࢸࢵࣂࠊࡓࡲࠋࡓࡋ⨨タࢆ࣮ࢱ࣮ࣄࡓࡋᶍᨃࢆ⇕Ⓨࡢ➼

C1 ᐜჾෆ㒊ࡢ㐺ᙜ࡞⟠ᡤࢆࢱࢫ࣑࣮ࢧ࡟タ⨨ࠊࡋᒁᡤⓗ࡞ ᗘࢆ ᐃࠋࡓࡋFig 2 ࡢᐇ㝿࡜ᐃ⤖ᯝ ࡢࡑࡣ

ᐇ㦂᫬ࡢᜏ ᵴෆ㒊ࡢᵝᏊࠊձ㹼ոࡿࡼ࡟ࢱࢫ࣑࣮ࢧࡣྕ␒ࡢ ᗘ ᐃ⟠ᡤࠋࡿ࠸࡚ࡋ♧ࢆ 
 
 
 

 
 
 
 
 

 
   
ࡇࠋࡓࡋసᡂࢆࣝࢹࣔ⇕ࡢࣥࣙࢩ࣮࣑ࣞࣗࢩὶయ⇕࡟࠺ࡼࡿࡍ⮴୍࡜ᐃ⤖ᯝ ࡓࢀࡽヨ㦂࡛ᚓ✵┿⇕ࡢࡇ

C1ࠊ࡚࠸⏝ࢆࣝࢹࣔࡢ ᐜჾ࡟ᚲせࡢ࣮ࢱ࣮ࣄ࡜⇕᩿࡞⇕㔞ࢆỴᐃࠋࡿࡍ 
4. FUJIN-2 ᐇ㦂 
⌧ᅾࡣ 2 ࡣࡘ୍ࠋࡿ࠸࡚ࡋウ᳨࡚ࡋ⾜ᖹࢆ⏬ィࡢࡘ 2017 ᖺኟᏘࡽ࠿ࢼ࣭ࣝ࢟ࣥࢹ࣮࢙࢘ࢫ࡟ᨺ⌫ࠊࡋ㔠

ᫍࢆほ ࡿࡍィ⏬࡛ࠋࡿ࠶኱すὒࢆΏࡿ 1 㐌㛫⛬ᗘࡢࢺ࢖ࣛࣇࡢᚋࢆࣛࢻࣥࢦ࡛࢝ࢫࣛ࢔࠿ࢲࢼ࢝ࠊᅇ཰ࡍ

2017ࠊࡣࡘ୍࠺ࡶࠋࡿ ᖺ 4 ᭶࡛࢔ࣜࣛࢺࢫ࣮࢜࡟ᮌᫍࢆほ ࡿࡍィ⏬࡛ࡣࡽࡕࡇࠋࡿ࠶ 24 ᫬㛫⛬ᗘࣛࣇࡢ

2016ࠋࡿࡍᐇ᪋ࢆ ほ࡟ኪ㛫࡚ࡗᚅ࡛ࡲኪࠊࡋ⌫ᨺ࡟ᮅࠊ࡛ࢺ࢖ ᖺᮎ࡟࡛ࡲ඲࡚ࢆྜ⤫ࡢ࣒ࢸࢫࢩࣈࢧࡢ⤊

 ࠋࡿࡍᦙฟ࡚ࡅྥ࡬ᐇ㦂ሙᡤࠊ࠼
ཧ⪃ᩥ⊩ 
[1]ShojL�HW�DO��'HYHORSPHQW�RI�WKH�%DOORRQ�ERUQ�7HOHVFRSH�IRU�3ODQHWV�Ɇ)8-,1-�Ɇ�-$;$-RR.2014 

 

Fig 2:⇕┿✵ヨ㦂 ᐃ⤖ᯝཬࡧ ᐃ⟠ᡤ 
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シフト対称性を持つホルンデスキー理論におけるブラックホールの不安定性
Instability of hairy black holes in shift-symmetric Horndeski theories

小川潤
指導教員 小林努

1. はじめに
　一般相対論 (GR)は、様々な実験・観測結果から支持されており、現在の重力の標準理論である。しかしながら、
現在の宇宙の加速膨張を GRで説明するには、負の圧力を持つ正体不明のダークエネルギーを仮定した宇宙モデルを
構築する必要がある。近年、ダークエネルギーを導入せずに宇宙論的長距離スケールで GR を拡張する修正重力理
論 (MG) が盛んに研究されている。本研究では、シフト対称性を持つホルンデスキー理論におけるブラックホール
(BH)の安定性を検討した。

2. ブラックホールの無毛定理
　様々なMGで、BHを特徴付ける物理量について研究が進められている。GRにおいて、BHを特徴付ける物理量
は、質量・電荷・角運動量の 3つしか無いという BHの無毛定理が知られている。ほとんどのMGにおいても、BH
の無毛定理が成立することが知られている。つまり、BHを特徴付ける量は GRとMGに違いがないことになる。
最近の研究により、スカラー場も重力を伝播するとしたスカラー・テンソル理論のあるクラスにおいて、BHの無

毛定理が破れることが判明した [1]。静的なスカラー場の場合、ほとんどの場合はスカラー場の配位が自明となってし
まい BH解が GRの場合と区別がつかない。しかし、スカラー場 φがシフト対称性 (φ → φ+const)と時間依存性を
持つ場合、非自明なスカラー場の配位を持つ BH解が構成されることが判明した。このような理論では、BHを特徴
付ける物理量としてスカラー場の配位が追加され、一般的な BHの無毛定理が破れることを意味している。

3. シフト対称性を持つホルンデスキー理論
　上記のスカラー・テンソル理論は、ホルンデスキー理論 [2]のサブクラスに含まれる。場の運動方程式が 2階とな
る全ての単一スカラー・テンソル理論は、次のような作用を持つホルンデスキー理論に含まれる:

L =G2(φ,X) − G3(φ,X)!φ + G4(φ,X)R + G4X [(!φ)2 − (∇µ∇νφ)2]

+ G5(φ,X)Gµν∇µ∇νφ − 1
6
G5X [(!φ)3 − 3(!φ)(∇µ∇νφ)2 + 2(∇µ∇νφ)3]. (1)

ただし、X = −(∂φ)2/2, GiX := ∂Gi/∂X である。また、X をスカラー場の運動項と呼ぶ。この理論に含まれる関
数自由度 G2, G3, G4, G5 を特定の形に選ぶことで、GRや特定のスカラー・テンソル理論に帰着できる。作用には 2
階微分項が含まれているが、運動方程式を導出した際は 3階微分項が現れず 2階となる。ホルンデスキー理論は 1974
年に提唱されていたが、2011年に Deffayetらが提唱した Generaized Galileon [3]と等価であることが小林らによっ
て示されており [4]、近年注目されるようになった。本研究では、シフト対称性を持つホルンデスキー理論:

L = G4(X)R + G4X

[
(!φ)2 − (∇µ∇νφ)2

]
. (2)

に注目する。この理論 ((2) 式)における BH解が小林らによって求められており [5]、Babichevらが発見した BH解
[1]もこの理論に含まれている。

4. ブラックホール摂動
　ある重力理論で BH が安定な状態で存在できるかは、BH が摂動に対して安定かどうかで判断できる。また、
Babichevらが発見した BH解 [1]は Schwarzschild解と同様の時空構造をしており、BHを摂動して初めて区別が可
能となる。これらのため、MGでの BHの摂動について調べる必要がある。GRの場合は、球対称 BH解の安定性は
ReggeとWheelerによって調べられている [6]。Reggeらは、摂動の物理的自由度を取り出す Regge-Wheelerゲー
ジを採用し、摂動を奇パリティモード・偶パリティモードに分解した。それぞれの摂動が従う方程式を導出し、摂動
の安定性を判断する条件を導出することに Reggeらは成功している。しかし、Reggeらの方法で摂動の従う方程式
を導出しても、BHの安定性を完全には判断できない。摂動に対する安定性は、作用を摂動の 2次で展開することに
よって完全に判明する。
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5. シフト対称性を持つホルンデスキー理論におけるブラックホールの安定性解析
　本研究の目的は、スカラー場が時間依存性を持つ場合の、BHの安定性を調べることである。スカラー場が静的な
場合、ホルンデスキー理論における球対称 BH解の安定性は、小林らによって求められていた [7, 8]。しかしながら、
スカラー場が静的な場合、多くの場合はスカラー場が自明な配位を持ってしまう。そのため、スカラー場が時間依存
性を持つ場合の BHの安定性を判断する必要があった。このような BH解では既存の BH摂動の一般論を用いること
ができなかった。
そこで、本研究ではスカラー場が時間依存性を持つ場合の、BH摂動の定式化を行った [9]。スカラー場はシフト対

称性がある場合、時間に線形に依存:
φ(r, t) = qt + φ(r) (3)

することが許される。ただし、q は任意の定数、φ(r)はスカラー場を表す。また、計量として静的球対称計量:

ds2 = −A(r)dt2 +
dr2

B(r)
+ r2dΩ2 (4)

を採用し、奇パリティモードの摂動に対して解析を行った。作用を摂動の 2次の項まで書き下すことで、波動方程式
を導出することなく BHの安定性を判断する条件を得ることができた。具体的には、摂動の運動方程式が不安定にな
らない (運動項の正値性) 条件:

F > 0, G > 0, H > 0, (5)

F = 2
(

G4 −
q2

A
G4X

)
, (6)

G = 2
(

G4 − 2XG4X +
q2

A
G4X

)
, (7)

H = 2 (G4 − 2XG4X) , (8)

を得た。F ,G,Hは、計量と理論に含まれる任意関数とスカラー場の運動項 X を決めることで唯一に定まる。シフト
対称性を持つホルンデスキー理論に含まれる全てのスカラーテンソル理論における BH解の安定性を判断する万能公
式 ((5) 式)を得たことになる。
シフト対称性を持つホルンデスキー理論に含まれるほとんどの BH解 (Babichevらが見つけた BH解も含む)は、

X が一定の BH解であることが分かっている。BHの安定性を X が一定の場合で評価すると

FG $ −4
(

q2

A
G4X

)2

< 0, (9)

となる。(9) 式より、BHの地平線 (A = 0)近傍で F か G のどちらかが負の値を持つことが分かる。つまり、 X が
一定の BH 解は万能公式 ((5) 式) を満たさないため不安定であるということが分かった。よって、現在までに見つ
かっているほとんどの BH解は不安定であることが本研究により明らかになった。
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ఆৗٿରশͳཧ૝ޫؾࢠମ߱ணྲྀʹ͓͚ΔԻ଎఺ͱޫٿࢠͷҰக

ܟլହݹ

һڭಋࢦ ޿஌ాݪ

1 ͸͡Ίʹ

ɹྲྀମͷ߱ணʹ͓͍ͯɺͦͷྲྀΕ͸ѥԻ଎͔Β௒Ի଎ʹ

ભҠ͢Δ͜ͱ͕͋Δɻ͜ͷΑ͏ͳભҠ͕͜ىΔ఺ΛԻ଎

఺ͱݺͼɺ਺ֶతʹ΋ಛผͳ఺Ͱ͋Δ͜ͱ͕ଟ͍ɻ

ɹӉ஦ͷॳظɺӉ஦͸ີߴ౓Ͱɺଘ͢ࡏΔཧ૝ޫؾࢠମ

͸Ӊ஦ͷΤωϧΪʔͷେ෦෼Λ઎Ί͍ͯͨɻͦͷ࣌୅ʹ

Έɺࠐ͍ٵମΛؾࢠ੒͞ΕͨϒϥοΫϗʔϧ͸ཧ૝ޫܗ

ͦͷ࣭ྔΛ૿େͤ͞ΔɻϒϥοΫϗʔϧͷ࣭ྔ૿େաఔ

͸ɺ؍ଌ͞Ε͍ͯΔେ࣭ྔϒϥοΫϗʔϧͷղ໌ͳͲʹ

͔ܽͤͳ͍෺ཧͰ͋Γɺ͜ͷΑ͏ͳྲྀମͷ߱ண໰୊Λߟ

͑Δ͜ͱ͸େมҙٛਂ͍ɻ

ɹҰํɺޫٿࢠ͸ɺޫࢠͳͲͷθϩ࣭ྔཻ͕ࢠԁيಓΛ

ඳ͘͜ͱ͕Ͱ͖ΔΑ͏ͳɺ্ۭ࣌ͷٿ໘ͷ͜ͱͰ͋Δɻ

௨ৗɺޫٿࢠ͸ϒϥοΫϗʔϧͷ஍ฏ໘ͷۙ͘ͳͲॏྗ

໘Ͱ͋ٿɺ·ͨޫֶతʹ΋ಛผͳ͠ࡏͱ͜Ζʹଘ͍ڧ͕

ΔͨΊɺڧॏྗ৔ͷ؍ଌʹ͓͍ͯॏཁͰ͋Δɻ

ɹ Michel[1]͸γϡόϧπγϧτۭ࣌ʹ͓͚Δఆৗɾٿ

ରশͳ߱ண໰୊ΛҰൠͷϙϦτϩϐοΫͳྲྀମʹର͠ߟ

͑ɺԻ଎఺ͳͲʹ͓͚Δ෺ཧྔΛۙࣅతʹٻΊͨɻ͜Ε

Λγϡόϧπγϧτ (൓) υδολʔۭ࣌΁ͱ֦ுͨ͠

ͷ͕Mach[2]Ͱ͋Δ͕ɺ͞Βʹ͍͔ͭ͘ͷ౳Թͳঢ়ଶํ

ఔࣜʹ͍ͭͯղੳతʹղ͚Δ͜ͱΛࣔ͠ɺಛʹཧ૝ޫࢠ

͕ܘମͷ৔߹ʹ͓͍ͯ͸Ի଎఺ͷ൒ؾ 3M ͱͳΔ͜ͱ

Λ໌Β͔ʹͨ͠ɻ3M ͸͜ͷۭ࣌ͷޫٿࢠͷ൒ܘʹ౳͠

͍ɻ·ͨɺChaverra[3] ͸͜ͷΑ͏ͳ߱ண໰୊Λྗֶܥ

ͷํ๏Ͱղੳ͠ɺ͋ΔҰൠతͳۭ࣌ͱঢ়ଶํఔࣜͷ΋ͱ

ͰͷղͷଘࡏΛূ໌ͨ͠ɻ

ɹ্هͷɺཧ૝ޫؾࢠମ߱ணྲྀͷԻ଎఺ͱޫٿࢠͷҰக

͸ɺҰൠͷ੩తٿରশۭ࣌

ds2 = −f(r)dt2+g(r)dr2+r2dΩ2
D−2 (D ≥ 3) (1)

(ͨͩ͠ɺ0 < f, g < ∞ ΛԾఆͱ͢Δɻ) ʹ͓͍ͯ΋੒

Γཱͪɺ࣍ͷఆཧ͕੒ཱ͢Δ͜ͱ͕໌Β͔ʹͳͬͨɻ

ఆཧ. ੩తٿରশۭ࣌Λഎۭ࣌ܠͱ͢Δɺཧ૝ޫؾࢠମ

ͷఆৗٿରশͰ͔ͭ෺ཧతͳ߱ணྲྀͷԻ଎఺ͷ൒ܘ͸ͦ

ͷۭ࣌ͷ (͍ͣΕ͔ͷ)ෆ҆ఆޫٿࢠͷ൒ܘʹҰக͢Δɻ

͜Ε͸೚ҙͷݩ࣍ʹͯ੒Γཱͭɻ

ຊൃදͰ͸ɺChaverra[3] ͷղੳํ๏ΛҰൠݩ࣍ʹ֦

ு͠ɺͦΕΛ༻͍ͨఆཧͷূ໌Λ֓͢؍Δɻ
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ɹޫٿࢠͱ͸ɺͦͷ൒ܘʹ͓͍ͯԁيಓΛඳ͘Α͏ͳ

null ଌ஍ઢ͕ଘ͢ࡏΔٿ໘Ͱ͋Δɻ੩తٿରশۭ࣌ (1)

ͷ nullଌ஍ઢ xµ = xµ(α)ͷϋϛϧτχΞϯH͸

H =
1

2
p2r + V (r) = 0, (2)

V (r) := −1

2
gf−1
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]
(3)
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V ′(r) = 0 (5)

ΑΓɺޫٿࢠͷ൒ܘ͸
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Ͱ͋Δɻ͜ͷ҆ఆੑ͕ۭ࣌ͷΈʹΑΔ͜ͱ͔ΒɺରԠ͢

ΔޫٿࢠΛ҆ఆ (ෆ҆ఆ)ޫٿࢠͱݺͿ͜ͱʹ͢Δɻ
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PROCYON/LAICAによる῝宇宙からのジオコロナほ  

Observation of the geocorona by PROCYON/LAICA from deep space 
 

ụ⃝⚈太 

指導教員 亀⏣┿吾 
 

㸯㸬はじめに 

 ジオコロナ撮像を目的としたほ測⿦置 LAICA(Fig.1)
は㉸小型深宇宙探査機 PROCYONに搭㍕されて 2014
年 12月 3日に打ち上げられた。私たちのグループは
LAICAのタィから㙾の接着、光学系の組み立てを⾜っ
た。また、探査機上で予想される温度変化やロケット

打ち上げ時の振動・⾪撃を模擬したヨ㦂を実施し、

LAICAがそれらに耐えられることの確ㄆも⾜った。 
 地球外気圏の水素原子は太㝧紫外放射を受けて共㬆

散乱を㉳こす。その散乱光は地球全体を包む紫外グロ

ーを形成し、これをジオコロナと呼んでいる。その発光の

中でも水素ライマンα線が最も強度が強いことが知られていて、LAICAはこの光をほ測する。探査機打ち上
げ直後から㐠用を㛤始し、深宇宙からのジオコロナ撮像を⾜った。 
 
㸰㸬◊✲⫼景と┠ⓗ 

 ジオコロナのほ測は主に地球周回⾨星によって⾜われてきた。㏆

年では 2機の地球周回⾨星 TWINS-1、TWINS-2によるほ測が㢖
繁に⾜われていて 3 REから 8 REの範囲で空㛫分布は㠀対称である

ことが報告されている[1]。しかし、TWINS-1、TWINS-2はジオ
コロナ内㒊を周回しているためジオコロナ全体を捉えることはでき

ない。全球的なジオコロナ分布を捉えるためには地球を脱出し、深

宇宙からほ測を⾜う必せがある。しかし、深宇宙からのほ測で報告

があるものはMariner 5と Apollo 16の 2例のみとなっている。
Mariner 5によるほ測ではジオコロナは地球中心から約 15 REまで

分布していることが報告されている[2]。この 2例のうち Apollo 16
が唯一深宇宙からのジオコロナ撮像に成功している(Fig.2)[3]。し
かし、そのほ測ど㔝は約 10 RE程度でありジオコロナ全域を捉えることはできていない。 

そこで本研究ではジオコロナの広ど㔝撮像を目的とした LAICA ( Lyman Alpha Imaging CAmera )の㛤
発を⾜った。LAICAは深宇宙を航⾜する㉸小型深宇宙探査機 PROCYONに搭㍕されていることから広いほ
測ど㔝(25 RE以上)を持ち、ジオコロナ全体を捉えることができる。そして、その撮像結果から全球的な水
素原子数密度分布などを明らかにし、大気散㐓㐣程の定㔞的理ゎを⾜うことが LAICAの目的である。 

 

 

 

Fig. 1. LAICA (フライトモデル) 

 

Fig. 2. Apollo 16により撮像されたジ
オコロナ [Carruthers et al., 1976] 
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㸱㸬ジオコロナ撮像⿦⨨ LAICA 

 2013年 10月に㛤発を㛤始した LAICAは球㠃カセグレン㙾、バンドパスフィルタ、検出器からなる。検
出器はMCP ( Micro Channel Plate )と RAE ( Resistive Anode Encoder )を組み合わせたもので、
BepiColombo / MPOに搭㍕される PHEBUS / FUVと同型のもの使用している。光学系は新つにタィ・㛤
発をした。光学系の主㙾・副㙾・フィルタと㔠属の構㐀体との接着も技⾡を確立し、立教大クリーンルーム

で接着・組み立てを⾜った。そして 2014年 6月にフライトモデルは完成し、私たちは約 9か月という期㛫
で LAICAの㛤発を完了させた。 

 

㸲㸬LAICA撮像⤖果と先⾜◊✲のẚ㍑ 

 LAICAは 2014年 12月に打ち上げられ、2015年 1月
5、9日にジオコロナの撮像に成功した。ほ測ど㔝は今まで
のほ測で最も広く、ジオコロナの全球分布を 1枚の画像と
して取得することができた。その撮像結果とHodgesのモ
デル[4]の比㍑を⾜った。このモデルはモンテカルロシミュ
レーションによって 10 REまでの地球外気圏を模擬し、そ

の結果は 3次の球㠃ㄪ和㛵数で与えられている。一方、
LAICAが捉えたジオコロナは 10 RE以㐲まで分布してい

る。LAICA撮像結果とHodgesモデルを比㍑するために 3 
REから 10 REまでのHodgesモデルィ算結果をべき㛵数で
フィッティングし、延㛗することで 10 RE以㐲の水素原子

密度分布を推定した。そしてジオコロナ撮像時の太㝧ライ

マンα線フラックスから発光係数を求めて、原子密度から発

光強度に変換した。さらに撮像時の姿勢を考慮して、延㛗した

Hodgesモデルで LAICA撮像結果を模擬した(Fig.3)。Hodges
モデルでは水素原子と㝧子の㟁Ⲵ交換反応などが考慮されている

ため Fig.3に示した分布は地球プラズマ圏の形状に依存していることがわかる。しかし、LAICAが捉えた
ジオコロナではこのような構㐀はぢられなかった。そこで私は LAICA撮像結果をよりㄝ明できるジオコロ
ナモデルの検ウを⾜った。本発⾲では LAICA撮像結果とそのモデルの概せを報告する。 

 

㸳㸬まとめ 

 2014年 10月から LAICAの㛤発を始めて、約 9か月という期㛫でフライトモデルを完成させた。そして
2015年 1月 5、9日にジオコロナの広ど㔝撮像に成功した。その撮像結果のゎ析を㐍めて、先⾜研究では㐲
保まで広がるジオコロナ分布をㄝ明できないことがわかり、これをㄝ明しうるモデルの構築を⾜った。今後

はより厳密にモデルの検ウを⾜い、水素原子の分布を決める物理を明らかにする。 
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[2] Wallace et al., 1970, J. Geophys. Res., 75, 3769-3777. 
[3] Carruthers et al., 1976, J. Geophys. Res., 81, 1664-1672 
[4] Hodges, 1994, J. Geophys. Res., 99, 23,229-23,247 

Fig.3. 延㛗した Hodges モデル。太㝧
方向は画像左である。画像中央に地球

と自㌿㍈の模式図を⾲示した。 

Intensity, R 
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Suzaku/XMM-Newton衛星による早期型星の X線放射機構の観測的研究
An Observational Study of X-ray Emission Mechanisms in Early Type Stars with Suzaku

and XMM-Newton

津村大樹
指導教員 北本俊二

1. 序論

早期型星 (OB型星)は恒星の一種であり、質量が大きく表面温度が高い星である。早期型星は表面温度が高いこと
から、表面層-深層間の温度勾配が小さいため表面層のエネルギー輸送は放射によって行われている。そのため、太陽
のようなコロナ構造が存在せず、X 線は放射しないと考えられてきた。しかし、Einstein 衛星の登場によって早期
型星からの X線放射が発見された [1]。以後、早期型星からの X線放射を説明する様々な X線放射機構モデルが提
唱されてきた。自らの星風の不安定性から起こる衝撃波が生み出す高温プラズマからのＸ線放射モデル (星風衝撃波
モデル)[2,3]や、早期型星が連星系を成している場合、お互いの星風が連星間で衝突することで高温プラズマが発生
し、そこからＸ線が放射されるという星風衝突モデル [4] がある。また、一部の早期型星から磁場が検出されてきた。
このことを考慮した、磁場に拘束された星風が赤道付近で衝突し、高温プラズマが生成されＸ線が放射されるという
Magnetically Confined Wind shock(MCWS)モデル [5,6]も注目されている。
一部の早期型星について、これらのモデルを裏付けるような観測例もあるが、まだ十分に整理された理解ができて

いない。本研究では、様々な特徴を持つ早期型星からの X線観測データを解析、比較することで、早期型星の X線
放射機構を整理し、系統的に解明していくことを目的としている。

2. 解析

Table.1 List of 13 early type stars and

their physical properties

Star Spec. type Ṁ a sin i B

[M!/yr] [R!] [Gauss]

τSco B0.2Va 6.14×10−8b 300±200c

ζOph O9Vd 1.43×10−7b 141±45d

Cyg OB2 #5 O6.5-7 + Ofpe/WN9e 34.5×10−6f 46.7±1.2

Cyg OB2 #8a O6If+O5.5III(f)g 1.05×10−5b 75.1±2.27

Cyg OB2 #9 O5-5.5I+O3-4IIIh 5×10−6h 1525.3±39.5

Cyg OB2 #12 B8Iai 38.5×10−6f

µCol O9.5Vj 10−9.5k

ζPup O4Ifl 3.5× 10−6m 100±100

ζOri O9.5Iab+B1IV 1.4×10−6 3043±481 20±100

ιOri O9III+B0.8III-IV 10−6.39 114.2

θ1 Ori C O5.5+O9.5 3.3×10−7 176.4±55.93 1100±100n

10LAC O9Vb 6.06×10−8b

CPD-28◦ 2561 O6.5f?po 7.67× 10−7 ∼ 1150p

aWalborn, N.R.&Fitzparick,E.L. 1990, PASJ, 102, 379,
bMokiem, M.R. et al. 2005, A&A, 441, 711
cDonati, J.F. et al. 2006, MNRAS, 370, 629
dHubrig, S. et al. 2011, AN, 332, 147
eRauw et al. 1999, Apj, 517, 416
fWaldron et al. 2004, Apj, 616,542
gCazorla, C. & Naz e, Y. & Rauw, G. 2014, A&A, 561, A92
hBlomme et al. 2013, A&A, 550, A90
iBieging et al. 1989, Apj, 340, 518
jHuenemoerder et al. 2012, Apj, 756, 34
kMartins et al. 2005, Apj, 441, 735
lConti, P.S. & Niemelä 1976, Apj, 209, 37
mCohen et al. 2010, Apj, 441, 735
nDonati et al. 2002, MNRAS, 333, 55
oWalborn, N.R. et al. 2010, Apj, 711, 143
pHubrig, S et al. 2015, MNRAS, 447, 1885

本研究では Suzaku衛星のX線CCDカメラとXMM-Newton

衛星のX線 CCDカメラで観測した、計１３個の早期型星のデー
タを解析した。Table.1に解析した早期型星とその物理的特徴を
に示す。空所は観測がない事を示す。１３天体のうち、６天体
は連星系を、６天体は磁場を持っていることがわかっている。ま
た、ζOriと θ1 Ori Cは連星を成し磁場も持っている。
各天体のＸ線スペクトルを作成し、低温成分と高温成分でど

ちらが優勢であるかを把握するために、τSco のスペクトルに
対するスペクトル比を作成した。一部の例を (Fig.1) に示す。
その結果、高エネルギー側が優勢である天体と低エネルギー
側が優勢である天体と分類できることが分かった。これらの違
いを定量的に調べるために、各早期型星のＸ線スペクトルに対
して、同じ４つの温度成分 (0.10,0.35,0.68,1.50keV) のモデル
でスペクトルフィッティングを行い、各温度成分の Emission

Measure(∼
∫
n2
edV；ne は電子密度,以下 EM)を求めた。各星

ごとに、各温度成分の EMを 0.68keVの EMで割った、0.68keV
に対する相対値を Fig.2に示す。Fig.2より、1.50keVの温度成分が強い天体と弱い天体があることが見て取れる。
そこで、磁場を持つ６天体について、星風と磁場のエネルギー密度比を表す η∗(MCWSパラメータ [5])と質量放出

率と各温度成分の EMの相関を調べた。その結果、[5]で予想されたような、質量放出率、η∗ それぞれが大きいほど
高温度成分の EMが大きくなるという結果を得た (Fig.3)。
次に連星を成している６天体について、1.50keV 成分の EM を、単独星の 1.50keV 成分の EM と比較を行った

(Fig.4)。その結果、伴星が O型である連星は EMが顕著に大きくなること、伴星が B型の場合は、EMは単独星と
あまり変わらないことが分かった。また、主星伴星間距離との関係も調べた結果、主星伴星間の距離が近いほど、伴
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星が早期であるほど 1.50keVの温度成分の EMが大きくなることも分かった。

Fig.1 Tha ratio of 8 early type star’s spectra

to τSco spectrum
Fig.2 The ratio of each EM to 0.68 keV EM

最後に、連星や磁場といった特徴に関わらず、早期型星からの X線放射機構として長い間支持されてきた、星風衝
撃波モデルについて考える。今回我々は、このモデルにおいて重要な要素である質量放出率と各温度成分の EMの関
係について探った。横軸に各天体の質量放出率、縦軸に 0.10,0.35,0.68,1.50keVの各温度成分の EMをプロットした
グラフをそれぞれ作成した。その結果の一例として、0.10keVの EMと質量放出率とのグラフを Fig.5に示す。ここ
で、白丸は磁場が観測されていない単独星、三角は磁場が測定されている単独星、四角は磁場が観測されていない連
星、星印は磁場が観測されている連星を示す。その結果、どの温度成分に対しても、磁場や連星といった特徴に関わら
ず、質量放出率との間に正の相関が得られた。しかし、1.50keV成分の相関は他成分と比べて悪いこともわかった。

Fig.3 Ralation among mass-

loss rate, η∗ and EM of the 1.50

keV component

Fig.4 EM of the 1.50 keV com-

ponent and binary properties of

stars

Fig.5 Ralation between mass-

loss rate and EM of the 0.10

keV component

3. 議論と結論

今回の解析によって、高温度成分からの X線放射は強磁場や O型の伴星を持つ早期型星から発生すること、低温
度成分からの X線放射は質量放出率に相関する事がわかった。1.50keV成分の相関が他成分に比べて悪いのは質量放
出率だけでなく、磁場、伴星の有無といった要因にも影響を受けるためであると解釈できる。
これらの結果から、いずれの早期型星も低温度成分の X線は星風衝撃波モデルのような質量放出率に関連する機構

によって放射すると考えられる。強磁場や O型星の伴星を持つといった特徴が加わることで、低温度成分からの X

線とは別の機構 (星風衝突、MCWSモデル等)を持ち、高温度成分からのＸ線の起源となっていると考えられる。
また、磁場と伴星の双方を持つ天体については、今回の解析からは高温度成分からの X線放射の要因を同定できな

いが、X線放射の時間変動に着目し、連星の公転周期もしくは自転周期に伴った変動を観測することができれば、ど
のような機構によって高温度成分からのＸ線が放射しているかを同定することができるだろう。実際に、伴星を持つ
Cygnus OB2 No.8aで連星の公転周期に伴うＸ線の時間変動が報告 [7]されていることから、星風衝突モデルによっ
て高温度成分からのＸ線を放射していると解釈できる。
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回転ブラックホールからのエネルギー引き抜き過程
Energy extraction process from a rotating black hole

　　　　 小笠原康太
指導教員 　原田知広

1 はじめに
宇宙物理学の理論,観測両面から我々の宇宙にはブラックホール (以下, B.H.)が存在することが確実視されている.

B.H. は性質上直接観測は困難であるため, 周辺環境の観測から間接的にその性質を探る研究が盛んに行われている.

Einstein方程式の解である B.H.は,特異点定理により一般に特異点を生じることが知られている. それら特異点の多
くは事象の地平面に覆われ外側の世界とは隔離されているが,特殊な条件下においては事象の地平面に覆われない特
異点が存在することが知られており「裸の特異点」と呼ばれている. 裸の特異点は宇宙検閲官仮説によって禁止され
ると考えられているが,あくまで仮説であり実際に証明はされていない. こうした中で, B.H.近傍での物理現象をよ
り深く理解することは, B.H.観測に対して理論的な予言と指針を与えるという点で非常に重要であり,また,理論的に
も未解決問題への解決の糸口を探る 1つの手立てになると考えられる.

2 衝突 Penrose過程 (Collisional Penrose process)

Fig.1 Collisional Penrose process : 入射粒子 1及
び 2がエルゴ領域で衝突し,入射前より大きなエネル
ギーをもった粒子 3 が脱出する. (Harada, Kimura

[2]より引用)

本研究では衝突 Penrose 過程と呼ばれる回転 B.H. 近
傍での粒子衝突に注目した. 回転 B.H.には事象の地平面
の外側にエルゴ領域と呼ばれる領域が存在する. そこでは
負のエネルギー状態が可能になり,エネルギー保存則と合
わせて考えると,衝突後の粒子は衝突前より大きなエネル
ギーを持つことが可能になる. この過程は回転 B.H.が角
運動量を失い,失った分のエネルギーを脱出粒子に与えた
ことになる. つまり,衝突 Penrose過程とは B.H.からの
エネルギー引き抜き過程である.

Bañados, Silk, West らは, 角運動量が適当に制限され
た 2つの粒子の重心系エネルギーが,回転 B.H.近傍で発
散することを示した [1]. これは BSW効果と呼ばれ,大き
な重心系エネルギーは,衝突後に高エネルギー粒子が生成
される可能性を示唆する. 本研究では, BSW 効果を衝突
Penrose過程に取り入れ,エネルギー引き抜き効率がどの
ような変更を受けるか解析的な計算を行った. 衝突 Penrose過程におけるエネルギー引き抜き効率を

η :=
E3

E1 + E2
=

(脱出粒子のエネルギー)

(入射粒子のエネルギーの総和)
, (1)

で定義する. この η の値が大きくなる程より大きなエネルギーの引き抜きが実現されることを表す.

3 Kerr時空と基礎方程式
以下, c = G = 1 の幾何学単位系を用いる. 本研究では回転 B.H. は Kerr 時空を考える. Kerr 時空の Boyer-

Lindquist座標による表現は

ds2 = −
(
1− 2Mr

ρ2

)
dt2 − 4Mar sin2 θ

ρ2
dtdϕ+

ρ2

∆
dr2 + ρ2dθ2 +

(
r2 + a2 +

2Ma2r sin2 θ

ρ2

)
sin2 θdϕ2, (2)

で与えられる. ここで, ρ2(r, θ) := r2 + a2 cos2 θ, ∆(r) := r2 − 2Mr + a2 であり, a及びM はスピンパラメータと
B.H.質量である. Kerr時空は時間並進及び空間回転対称性をもつので,これらに起因する Killingベクトル ξ(t), ξ(ϕ)

が存在する. これより,測地線粒子に対して E := −p · ξ(t) = −pt, L := p · ξ(ϕ) = pϕ は保存される. 粒子の運動を最
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大回転 Kerr時空の赤道面に限ると,質量m,エネルギー E,角運動量 Lをもつ粒子の測地線方程式は

1

2
(pr)2 + V (r) = 0, V (r) = −Mm2

r
+

L2 −M2(E2 −m2)

2r2
− M(L−ME)2

r3
− E2 −m2

2
. (3)

と, 1本の方程式に帰着する. ここで, V (r) は粒子の有効ポテンシャルである. 粒子衝突における 4元運動量の保存
pµ1 + pµ2 = pµ3 + pµ4 において, µ = t, ϕはそれぞれエネルギー保存及び角運動量保存を表し, µ = r を用いてエネル
ギー引き抜き効率を求める. 本研究では, 粒子衝突が事象の地平面近傍で起こることと, BSW 効果で重心系エネル
ギー (Ecm)が大きくなることを微小量 εを用いてそれぞれ r = M/(1− ε), Ecm ∝ 1/

√
εで表し, εで展開された方程

式から η を決定する.

4 研究結果
衝突 Penrose過程において,地平面近傍で衝突が起こった場合のエネルギー引き抜き効率を解析的に求めた. BSW

効果を考慮しない場合,展開された式のうち O(ε0)を粒子の運動方向決定に, O(ε)を E3 (脱出粒子のエネルギー)の
最大値決定に, O(ε2)を E2 の最小値決定に用いて η の最大値を評価した. m1 = m3 = 0, m2 $= 0と運動方向の最効
率設定を行った場合に η % 2.19が実現される. これはエルゴ領域内で各粒子のパラメータが適当に制限されている
(逆) Compton散乱が起こった場合,衝突前のエネルギーの 2倍以上のエネルギーをもった光子が放射されることを示
す. 一方, BSW効果を取り入れた解析では, O(ε0)及び O(ε)は同様の解析が行えるが,重質量粒子,即ちm4 ∝ 1/

√
ε

の生成を考慮した場合, O(ε2)は E2 の最小値決定に関与しなくなる. つまり,入射粒子のエネルギーに対する条件が
弱まり,結果としてm4 ∝ 1/

√
εの場合にのみ η % 13.9が実現される. BSW効果は重質量粒子の生成だけでなく,重

心系エネルギーと同程度のエネルギーをもった粒子の生成も可能にする. このエネルギーは E ∼ Ecm ∝ 1/
√
εと評

価し,展開計算に取り込むことが出来る. しかし,この場合は展開に εの非整数ベキが現れ,入射粒子との釣り合いが
取れなくなることがわかる. つまり,衝突 Penrose過程において高エネルギー粒子の脱出を要求した場合, BSW効果
は負のエネルギーをもった重質量粒子にのみ寄与を与えると結論付けられる. これらの研究内容は論文 [3]にまとめ
られている.
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フェルミ衛星による超新星残骸 Vela Jrの GeVガンマ線解析
Detailed Study of Gamma-ray emmision from the Supernova Remnant Vela Jr with Fermi LAT

荒川真範
指導教員 内山泰伸

1 イントロダクション
　 1015.5 eV程度までの宇宙線の加速源として銀河系内の若い超新星残骸が最有力候補である。実際、シンクロトロ
ン X線、大気チェレンコフ望遠鏡による TeVガンマ線の観測から宇宙線が超新星残骸で加速されていることが明ら
かになった。宇宙線の主成分は陽子であるため、陽子からの放射を捉えることが重要である。しかし、シンクロトロ
ン X線は電子からの放射であり、TeVガンマ線の観測だけでは陽子起源の放射である中性パイオン崩壊によるガン
マ線と電子起源である逆コンプトン散乱による放射の区別が困難である。そこで、GeV帯域に感度を持つフェルミ・
ガンマ線宇宙望遠鏡 (以下、フェルミ衛星）によって超新星残骸 Vela Jrを解析し、ガンマ線の放射機構を同定するこ
とが本研究の目的である。

2 超新星残骸 Vela Jr

　超新星残骸 Vela Jrは銀河面上に存在する視直径が 2度程度のシェル型超新星残骸である。X線の観測からベキ関
数で表される非熱的放射が観測されており [1]、この放射は高エネルギーまで加速された電子によるシンクロトロン放
射であると考えられている。また、フェルミ衛星によって GeVガンマ線 [2]、H.E.S.S.望遠鏡によって TeVガンマ
線 [3]も観測され、2011年にフェルミ衛星による観測データの解析から陽子起源であることが示唆された。しかし、
CR-Hydro-NEIシミュレーションによると電子起源であることが示唆され [4]、現在でも Vela Jrのガンマ線放射機
構は同定できていない。本研究ではフェルミ衛星の応答関数の性能の向上、バックグラウンドモデルの精度の向上、
及び 6年分の高統計の観測データを用いてより精度の高い解析を行う。

3 フェルミ・ガンマ線宇宙望遠鏡
　フェルミ衛星は日本、アメリカ、フランス、ドイツ、イタリア、スウェーデンによる共同研究で 2008 年 6 月 12

日に打ち上げられたガンマ線観測用の天文衛星である。フェルミ衛星にはガンマ線検出器として LAT(Large Area

Telescope)と GBM(Gamma-ray Burst Monitor)の 2種類を搭載している。本研究では LAT による観測データを
用いている。
LATは入射したガンマ線を電子–陽電子対に変換するタングステンと粒子の軌跡を測定するシリコンストリップか

らなるトラッカー、生成した荷電粒子のエネルギーを測定するカロリメーター、外からのバックグラウンドである荷
電粒子を除去する反同時計数装置から構成される電子–陽電子対生成型望遠鏡である。

4 解析
　フェルミ衛星のガンマ線データを解析するにあたり、フェルミチームが開発したソフトウェアである “Science

Tools(ver v10r00p03)”を使用し、応答関数として P8R2 V6を用いて解析を行った。まず、フェルミ衛星によって
得られた 5–300 GeVのカウントマップを図 1に示す。次にガンマ線放射のモデル化を行った。Vela Jrは拡がった
ソースなので、空間モデルとして H.E.S.S.による TeVガンマ線マップを使用し、スペクトルモデルとしてベキ関数
（ベキ指数 Γは光子指数と呼ばれる）を仮定した。また、バックグラウンドである点源ソースには 3FGLカタログ、
銀河面放射として “gll iem iv06.fits”、等方放射として “iso P8R2 SOURCE V6 v06.txt”を使用し、いずれもフェル
ミチームによって作成されている。そして、エネルギー範囲 1–300 GeVで fittingを行った結果、Γ = 1.82± 0.02、
1–300 GeVでのフラックスが (1.24 ± 0.05) × 10−8photons cm−2 s−1 となった。また、有意度を示す TS値は TS

= 1919となり、これはおよそ 43.8σ に相当する。さらに、0.4–300 GeVを log空間で 22等分し、スペクトルエネル
ギー分布 (SED)を作成した。この結果を図 2(丸点)に示す。
また、1–300 GeVのカウントマップからフィッティングの結果得られたモデルマップを引いた値をモデルマップの
カウントの平方根で割った有意度マップを図 3(左)に示す。これより銀河面上にモデルが過小評価されていることに
起因する残差が集中していることが分かる。そこで新たに水素原子の分布を示す HIテンプレートと水素分子の分布
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図 1 エネルギー帯 5–300 GeV における Vela Jr のカ
ウントマップ。等高線は � .E.S.S.による TeVガンマ線
強度を表し、Vela Jr の 3 度ほど北西に見える明るい天
体は Velaパルサーである。

図 2 Vela Jr の SED。丸点が標準銀河面放射モデルで
の解析結果、三角点が標準銀河面放射モデルに � I テン
プレートと � Oテンプレートを加えた解析結果。四角点
は � .E.S.S.によるデータ点 �3�のプロットを表す。

を示すと考えられている CO テンプレートを追加して同様の解析を行った。フィッティング結果を用いて作成した
有意度マップを図 3（右）に示す。図 3より銀河面上の残差が改善していることが確認できる。銀河面放射にガステ

図 3 銀河面放射として標準銀河面放射モデルのみを使用した有意度マップ（左）と標準銀河面放射モデルに加
え、� I テンプレートと � O テンプレートを加えた有意度マップ (右)。エネルギー帯は 1–300 GeV で等高線は
� .E.S.S.による TeVガンマ線強度を表す。

ンプレートを追加してスペクトル解析を行った結果 Γ = 1.70± 0.03となり、標準銀河面放射モデルのみの場合と比
べ、ハードなスペクトルが得られた。また新たなモデルで作成した SEDを図 2三角点に示す。図 2より銀河面放射
が Vela Jrに及ぼす影響が大きい 5 GeV以下でスペクトルがハードになっていることが確認できる。

5 考察
　銀河面上の残差が改善されたことから、ガステンプレートを加えた解析結果がより正確にモデル化できていると考
えることができる。そしてフィッティングの結果得られた光子指数 Γ = 1.70というハードなスペクトルは GeVガン
マ線放射機構が電子起源である逆コンプトン散乱による放射が支配的であることを示唆している。
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高階微分理論の諸側面
Theoretical aspects of Higher derivative theories

発表者　秋田悠児
指導教員　　小林　努

1 はじめに
この発表では、私が博士課程前期課程在籍中に発表した研究成果 [1, 2]について簡単にまとめる。
まず、現在までの相対論・宇宙論分野の研究の変遷について述べることから始めるのが適切だろう。広く知られて

いるように、一般相対論は数々の観測に説明を与えることができる理論である。重力レンズ効果による光の曲がり角
や水星の近日点移動における成果などはその代表的な例と言えるだろう。一般相対論が生まれてから 14年後、宇宙
論分野ではハッブルにより銀河の分布や運動の観測が行われ、宇宙が膨張しているという発見がもたらされた。この
発見はすぐさま一般相対論と結びつき、一般相対論に基づく宇宙論が研究されるようになった。相対論的宇宙論と呼
ばれるこの分野は、ガモフらが提唱した熱い宇宙モデルやその後の宇宙背景輻射の発見により一躍注目を浴びること
になった。現在では、一様等方な宇宙膨張のもとでの物質進化が詳細に調べられ、標準ビッグバン宇宙モデルと呼ば
れる宇宙進化の標準的なモデルが構築されてきた。

2 重力理論の修正
標準ビッグバン宇宙モデルによると、強いエネルギー条件を満たすような物質で宇宙が満たされているとき、宇宙は
減速膨張する。ところが、超新星爆発の観測によれば、現在の宇宙は加速膨張していることが示唆されている。この
観測結果を理論的に説明する方法はいくつか知られており、例えば理論にダークマターやダークエネルギーといった
未知の成分を導入することで解決する方法が試みられている。あるいは、そのような未知の量を導入する代わりに、
修正重力理論と呼ばれる宇宙論的な長距離で重力理論を変更するという方法が知られている。修正重力理論は理論的
な側面からも非常に興味深い。なぜなら、修正重力理論の理論的な構造や一般相対論へ帰着する極限などに着目する
ことで、一般相対論の場合には現れなかった特徴、あるいは一般相対論がどのような特別な場合なのかといった側面
を捉えることができるからだ。多くの重力理論はスカラー場と重力を記述する計量を用いて表され、そのような理論
は総称してスカラーテンソル理論と呼ばれる。
単一スカラー場が宇宙を満たしているときに重力理論として一般相対論を採用すると、(i)古典力学や電磁気学と同

じく、運動方程式は２階微分方程式である。(ii)理論が持つ自由度は、重力波に対応する 2つとスカラー自由度 1つ。
つまり自由度は３である。という二つの理論的特徴を持つ。本研究では、次の二つの方針に従い修正重力理論を考え、
一般相対論を拡張する。

1. 運動方程式に３階以上の微分（高階微分）が含まれるような理論への拡張
2. 自由度の数を保ちつつ、様々なモデルを包含するような一般的な枠組みへの拡張

第一の拡張によって得られる理論は高階微分重力理論と呼ばれる。これらの変更はそれぞれ研究 [1]と [2]で用いた重
力理論と対応しており、以下で順に研究概要を述べる。

3 高階微分重力理論：内在する問題と対処および理論の一般化
高階微分理論ではどのような事が起こるのだろうか。実は、Ostrogradsky ghostと呼ばれる、自由度が縮退してい
ない高階微分理論において一般的に生じる不安定性に直面することが知られている。Ostrogradsky不安定性の肝は、
以下のような簡単な例を用いて理解することができる。

S =

∫
dt

[
1

2
q̈2 − V (q)

]
. (1)

我々はこの作用から、変数 q の運動方程式として時間について 4 階の微分方程式を得る。正準変数として Q1 := q,

Q2 := q̇ とそれらに共役な運動量 P1, P2 を用いると、ハミルトニアンとして

H = P1Q2 +
P 2
2

2
+ V (Q1). (2)
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を得る。このハミルトニアンは P1 に線形に依存しており、上下ともに有界でない。この事実が、理論の不安定性を
端的に示している。
一般相対論は計量に関する二階微分方程式系の理論であるから、理論の不安定性はなく、この意味で健康である。

ところが、一般相対論の量子補正から期待される理論の修正として、曲率テンソルの高次項である R2 や RµνRµν を
作用に加えることが示唆されている。また、近年では、現在の宇宙が加速膨張しているという観測事実に対する理論
の修正として、曲率テンソルを引数としてもつ任意関数や重力とスカラー場が非最小結合するような理論が提案され
ている。しかし、これらの修正により理論は高階微分を含み、ゆえに Ostrogradsky不安定性によって悩まされる。
Ostrogradsky不安定性を回避するひとつの手段として、位相空間の次元を削るために重力理論に拘束条件を与え

る方法が提唱された [3]。そこでは、

S =
M2

Pl

2

∫
d4x

√
−g

(
R− 2Λ+ αR2 + βRµνR

µν
)

(3)

というモデルが用いられており、少なくとも最大対称時空まわりの線形近似が妥当な範囲では安定化が可能であるこ
とが示された。本研究は、この結果を大きく拡張する。我々は、より一般的な形の作用：

S =

∫
d4x

√
−gf(R,RµνR

µν , CµνρσC
µνρσ), (4)

を用い、Friedmann-Lmâıtre-Robertson-Walker (FLRW) 背景時空上の摂動について安定化に成功した。また、安
定化した理論の宇宙論への応用を定式化した。

4 Beyond Horndeski理論における重力波の非ガウス性
Gaoにより提唱された、スカラーテンソル理論の統括的な枠組み [4]を用いて、インフレーション中の情報を探るた
めに非常に重要な物理量である重力波の非ガウス性を定式化した。
広く知られている一般的な枠組みとして、Horndeski理論がある。Horndeski理論とは、運動方程式が２階微分方

程式であり、スカラー自由度ひとつを持つような最も一般的なスカラーテンソル理論である。近年では、自由度はそ
のままに運動方程式は高階微分を含むような更なる拡張として GLPV理論が提唱されている。Gaoの理論は、空間
的な対称性を保ちつつ GLPV 理論をさらに拡張したものである。この理論の特徴は、(i) 分散関係に変更が生じる

Fig.1 左が equilateralタイプ、右が squeezedタイ
プと呼ばれる配位依存性。

(ii)新たに４つの相互作用項が得られるという二点に現れ
る。我々は Gao の枠組みにおいて、In-in formalism と
呼ばれる手法を用いて非ガウス性を評価した。ただし、計
算の都合上、分散関係の変更が摂動的に扱えることを仮
定し、非ガウス性に与える効果を摂動的に評価した。非
ガウス性は主に２種類の波数配位によって特徴づけられ
る (図 1)。評価の結果、分散関係の変更が無視できるほど
小さい場合には、squeezedタイプの非ガウス性を持つ相
互作用は一般相対論の場合に現れる相互作用項のみであ
り、重力理論の非標準的な拡張に対応するその他の相互
作用項は全て equilateralタイプの配位でピークを持つこ
とが明らかになった。驚くべきことに、この場合には squeezedタイプの非ガウス性の大きさはモデルに依らない一
定値を取るという性質をもつ。また、分散関係の変更による効果は対応するパラメータの 2次のオーダーから現れ、
その配位依存性は各々の 0次のものと同様の特徴を持つことを明らかにした。

[参考文献]

[1] Y. Akita and T. Kobayashi, arXiv:1507.00812 [gr-qc].

[2] Y. Akita and T. Kobayashi, arXiv:1512.01380 [hep-th].

[3] T. j. Chen and E. A. Lim, JCAP 1405, 010 (2014) [arXiv:1311.3189 [hep-th]].

[4] X. Gao, Phys. Rev. D 90, no. 8, 081501 (2014) [arXiv:1406.0822 [gr-qc]].
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Fermi LATを用いたパルサー星雲N157Bの短期変動可能性の探査とガンマ線放射機構の解明

萩原佳太
指導教員 内山泰伸

1. はじめに

Fig1 Schematic picture of pulsar wind
nebula [1] Dense electron-positron plasma cre-
ated in the pulsar magnetosphere flows outward
by Poynting flux and converted to the kinetic
energy of bulk motion of plasma.

パルサー風星雲とはパルサー風と呼ばれる超相対論的なプラズ
マ流をエネルギー源として、電波から TeVガンマ線までの広帯
域で明るく輝く星雲である。若いパルサー風星雲では、星雲の
中心にパルサーと呼ばれる高速な自転周期を持つ高密度天体が
存在し、周囲の環境にエネルギーを解放している。2011年 4月、
パルサー風星雲のプロトタイプであるかに星雲から初めてフレ
アと呼ばれるフラックスの突発的変動が観測された。このガン
マ線フレアの放射機構に関しては議論が続いており、有力候補
として磁気リコネクションが注目を集めている。リコネクショ
ン領域を理解する上で、理論と解析との相補的な研究が不可欠で
ある。しかしながら、かに星雲においてはガンマ線フレアは 1,

2年に 1回程度しか観測されない稀な現象で、解析は次の巨大フ
レアあるいは他のパルサー風星雲におけるフレアの発生を待っ
ている状態となっている。

2. LMCからのガンマ線の突発的変動
天の川銀河からおよそ 50kpcの位置に大マゼラン雲 (LMC, Large Magellanic Cloud)と呼ばれる伴銀河が存在する。
2008年 11月、Fermi衛星は LMC領域においてもフラックスの突発的な変動現象を観測した (Abdo et al., 2010)。
当時、光子統計の問題からこの変動の起源天体の同定までは至っていなかった。LMCの南東領域に位置する活発な
星形成領域の中に N157Bと呼ばれるパルサー風星雲が存在する。中心には今まで知られている回転駆動型パルサー
の中で最も高速で回転するパルサー (J0537-6910)がある。近年、H.E.S.S.の観測からも強力なガンマ線源であるこ
とがわかってきており、かに星雲を凌駕する高エネルギー天体として認識されてきた (H.E.S.S. collaboration)。

3. 解析結果
パルサー星雲 N157Bが LMCで発生した突発的変動の起源天体であると予想した。本研究では、Fermi衛星の打ち
上げからおよそ 7年以上の観測によって改善された統計を用いて解析を行った。

Fig2 (left) Infrared Image observed by Spitzer space telescope (24µm). (right) TSmap at the Bright state. The
energy range is 0.1-300GeV. Using Front+Back as IRFs. The green line indicates 68.3%, 95.4%, 99.7% confidence
level, respectively.
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Fig 2 は 2008 年 11 月前後約 1 カ月の期間 (2008-10-03∼2009-01-01) のデータを用いて作成した TSmap（詳細
は荒川の概要を参照のこと）である。本研究で用いたレスポンス関数は P8R2 SOURCE V6であり、モデルからは
N157Bのみを除外している。この期間において横軸に時間、縦軸にフラックスをとったライトカーブを作成した (Fig

3左 参照)。1binの時間間隔は 5日間であり、11月のある期間に集中してフラックスが変動していることがわかる。
また N157Bのベストフィットスペクトルは (1)式の PowerLawであった。これはシンンクロトロン放射によるガン
マ線放射成分であると考えられる。

dN

dE
= N0

(
E

E0

)γ

, N0 : normaliation, γ : photon index, E0 : scale (1)

Fig3 (left) 5-day bin lightcurve of N157B with energy range 100MeV < E < 300GeV during bright state (2008-10-
03∼2009-01-01). (right) Flux and Index correlation of 5-day bin lightcurve. The coefficient r indicates its strength
of correlation.

Fig4 Spectral energy distribution of
N157B. The point indicates 7-year average
spectrum and the star indicates that of bright
state.

Index γ はスペクトルの形を特徴付けるパラメーターであり、
時間に対して変動している。そこで Fluxと Indexとの関係をプ
ロットしたものを Fig 3 右に示す。相関係数は r=0.862となり、
Fluxと Indexの間には強い正の相関があることが示された。
7 年間平均と変動期のスペクトルは Fig 4 で示した通りであ

る。変動期では 7 年間平均と比較して normalization が増加し
ており、Indexの値も高くなる、すなわち低エネルギー（シンク
ロトロン成分）のガンマ線が増加することを示唆している。

4. 考察・今後の課題
以上の解析結果から、変動期間は約 5 日という時間スケールで
かに星雲に匹敵する短期の変動を示した。またスペクトルはシ
ンンクロトロン放射成分のガンマ線が増加しており、これもかに
星雲におけるフレアの特徴と一致する。一方、シンクロトロンの
カットオフエネルギーはかに星雲よりもさらに高エネルギー側
に位置していると考えられる。これらの特徴は、かに星雲におけ
るフレア以上の高エネルギー現象が起きていると考えなければ説明できない。今後は相対論的な粒子に放射項を加え
た電磁粒子シミュレーションと理論的な観点からアプローチを進めることで、N157Bにおける磁気リコネクションの
妥当性を検証する。また、大気チェレンコフ望遠鏡 H.E.S.S.(∼ TeV)を用いて N157Bを観測・解析することで、よ
り詳細かつ広域的なガンマ線放射のメカニズムに迫る。

参考文献
[1] Aharonian, F. A., Bogvalov, S. V., & Khangulyan, D. 2012, Nature 482, 507
[2] A. A. Abdo et al., 2010, A&A 512, A7
[3] The H.E.S.S. Collaboration, 2015, Science 374, 406
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Seasonal variation of Mercury’s sodium exosphere 
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1. はじめに 

 水星は極めて希ⷧな大気を持つ。水星大気に対してこれまでに、水星探査機 Mariner 10とMESSENGER
によるほ測、および地上ほ測が⾜われてきた[Broadfoot et al., 1976; McClintock et al., 2009; Potter and 
Morgan, 1985; Bida et al., 2000]。これらのほ測により、大気中に H、He、O、Na、Mg、K、Caが存在す
ることが知られている。これらの原子は太㝧光を共㬆散乱して、それぞれ固有の波㛗で発光するこれらの原

子の中でもナトリウムは発光強度が㧗い㍤⥺を持っている。 
水星のナトリウム大気の生成㐣⛬は、太㝧光による⾲㠃原子の⬺㞳、太㝧㢼イオンによるスパッタリング、

微小㝹石の⾪✺による水星⾲㠃や㝹石中の原子の気化が提唱されている。さらに、㍺㏦・散㐓㐣⛬として、

太㝧放射圧のみによる加㏿、太㝧光による㟁㞳、水星⾲㠃への吸着が提唱されている。これらの㐣⛬は」合

して㉳こると⪃えられているが、各㐣⛬の寄与の割合は未だ明らかにされていない。 
水星探査機 MESSENGER による 10水星年に及ぶほ測から、ナトリウム大気光強度は TAA㸦Fig. 1㸧に
依存する変動㸦季⠇変動㸧を⧞り㏉していることが確ㄆされている[Cassidy et al., 2015]。また、ナトリウ
ム大気密度の分布は、水星全球に対して対称ではなく、明け方側と夕方側で㠀対称であることが知られてい

る[Scheicher et al., 2004]。 
本研✲ではナトリウム大気の「季⠇変動」と「朝夕㠀対称性」に着目し、これらの特徴に対して生成・㍺

㏦・損失㐣⛬の⤌み合わせによるㄝ明を検ウし㆟ㄽする。 
 

2. Ỉᫍのබ㌿ 

水星の公㌿㌶㐨は㞳心率 0.2の楕円㌶㐨であり、この㌶㐨上にお
ける水星の位⨨を示すために真㏆点㞳ゅ㸦True Anomaly Angle: 
TAA㸧が用いられる。TAAとは、㏆日点を基準として太㝧周りの回
㌿ゅを公㌿方向に測ったゅ度である㸦Fig. 1㸧。 
 楕円㌶㐨の公㌿により、水星‐太㝧㛫の㊥㞳は 0.31 AUから 0.47 
AUまで変化する。そのため、TAAの変化は大気中のナトリウム原
子の生成・㍺㏦・散㐓に大きな影㡪を及ぼすと⪃えられている。 
 
3. ほ  

本研✲ではハワイ・ハレアカラほ測所の口径 40 cmのシュミット・カセグレン式望㐲㙾、㧗分散エシェル
分光器、および CCD カメラを使用して水星ナトリウム大気光の分光ほ測を⾜い、水星大気中のナトリウム
原子数の日ごとの変動をㄪべた。水星は太㝧に最も㏆い惑星であるため、ほ測に㐺した時㛫は㝈られている。

本研✲では水星と太㝧の㞳ゅが 15度以上の時期に、日の出前または日没後の 30分から 1時㛫⛬度の時㛫内
にほ測を⾜った。 
地上からほ測できる大気光は昼側全体ではなく一㒊であり、ほ測できる大気光の割合は位相ゅによって変

化する。そのため一定の大気温度を仮定した大気モデルをもとに、位相ゅごとにほ測可⬟な大気光の割合を

ィ⟬し、平均のナトリウム原子密度を推定した。 
 
4. ⤖ᯝ 

 Fig. 2, Fig. 3に水星ナトリウム大気の柱密度と TAAの㛵係を示す。Fig. 2, Fig. 3より、水星の明け方側
と夕方側では異なる傾向を示すことが確ㄆできる。明け方側のナトリウム原子密度は、TAA 150°付㏆で最
大となり、㏆日点付㏆では最小となっている。一方で、夕方側のナトリウム大気密度は、㐲日点付㏆で極大

となり、㏆日点付㏆でも増加する傾向がぢられる。また、明け方側と夕方側のナトリウム大気密度はいずれ

も、一時的な増減は支㓄的ではなく、おおむね TAAに依存して変動している。これらの⤖果から、水星ナト
リウム大気の朝夕㠀対称性と季⠇変動する特徴が確ㄆできる。 

Fig. 1 Orbit of Mercury around the Sun. 
True anomaly angle θ is indicated. 
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5. ⪃ᐹ 

 本研✲でほ測されたナトリウム大気密度の季⠇変動をㄝ明可⬟な㐣⛬を明け方側と夕方側それぞれについ

て検ウする。 
 夕方側のナトリウム大気密度の季⠇変動について、太㝧放射圧による㍺㏦㐣⛬によってㄝ明できる可⬟性

がある。ほ測されるナトリウム原子密度は、大気生成率φ [atoms/cm2/s]、㟁㞳ライフタイムτ [s]、㍺㏦タ
イムスケール tM [s]を用いて[1]式で与えられる[Smyth and Marconi, 1995]。この式において、大気生成率φ
は水星‐太㝧㛫の㊥㞳 Rの 2乗に反比例すると仮定している。このモデルは、⾲㠃から放出されたナトリウ
ム原子が昼夜の境界まで㍺㏦される㛫に、昼側に存在する密度をィ⟬している。 
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·
¨̈
©

§
»¼
º

«¬
ª�� 

W
MW MtN exp1  [1] 

 Smyth and Marconi [1995]は tMを決定する㝿、㔜力と太㝧放射圧を⪃慮したモンテカルロシミュレーシ

ョンにより、ナトリウム原子がターミネータに㍺㏦されるまでの平均時㛫をィ⟬している。しかし、本研✲

では単⣧化して、太㝧直下点における初㏿ 0のナトリウム原子が太㝧放射圧のみにより加㏿されてターミネ
ータまで到㐩する時㛫をィ⟬した。 

[1]式を用いてィ⟬したナトリウム原子密度を夕方側のほ測値と比㍑して Fig. 2に示す。TAA 220~270°お
よび㏆日点付㏆においては、このモデルでほ測値をㄝ明できない。しかし、TAA 30~210°および TAA 300°
付㏆においてモデルとほ測値がよく整合している。また、ほ測値とモデルの㛫の相㛵係数は r=0.548となっ
た。この⤖果は、夕方側のナトリウム大気密度の季⠇変動に対して、太㝧放射圧による㍺㏦㐣⛬が大きく寄

与する可⬟性を示唆している。 
一方、明け方側における季⠇変動については、[1]式に夜㠃への⵳✚㐣⛬を⤌み合わせて検ウする。水星大
気中のナトリウム原子は、太㝧放射圧を受けて昼側から夜側へ㍺㏦される。このとき、ナトリウム原子が太

㝧⣸外⥺により㟁㞳し、水星磁場と相互作用しながら夜㠃に再⾪✺する。そして、⾪✺した原子はある割合

で⾲㠃に吸着され、夜の㛫に⵳✚していく。その後、⮬㌿によって太㝧光に照らされると、⵳✚されていた

ナトリウムが明け方側において多く放出される。 
 この⵳✚㐣⛬を加えたモデルをィ⟬すると、ほ測値との相㛵係数は r=0.816 となり、強い相㛵㛵係を示す
㸦Fig. 3㸧。この⤖果から、明け方側におけるナトリウム大気密度の季⠇変動が㍺㏦・⵳✚㐣⛬によって生じ
ている可⬟性が示された。 
 
6㸬まとめ 

 水星ナトリウム大気密度の季⠇変動に㛵して、夕方側に対しては単⣧にィ⟬した放射圧による㍺㏦と光㟁

㞳を⪃慮したモデルによるㄝ明を検ウし、明け方側に対してはさらに⵳✚㐣⛬を⤌み合わせてㄝ明を検ウし

た。その⤖果、夕方側と明け方側はそれぞれモデルと整合することが示された。夕方側と明け方側ではいず

れも太㝧放射圧による㍺㏦㐣⛬を⪃慮しており、明け方側に対しては夜㠃へのナトリウム原子の⵳✚も⪃慮

に入れている。したがって、ナトリウム大気密度の季⠇変動は太㝧放射圧の変動に依存して生じている可⬟

性が㧗いと⪃えられる。また、朝夕㠀対称性は⵳✚㐣⛬によりㄝ明できる可⬟性も示された。 
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Fig. 2 Column density of sodium over dusk as a function 
of true anomaly angle. The red line indicates column 
density calculated by the simplified model by Smyth 
and Marconi [1995]. 
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Fig. 3 Column density of sodium over dawn as a 
function of true anomaly angle. The red line 
indicates the model considering with migration 
and accumulation. 

34


	15修士最終試験プログラム
	gaiyo_14la001r
	概要集（修士）
	概要集（修士）
	概要集（修士）
	概要集（修士）
	15修論表紙
	15修士最終試験プログラム
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