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１.初めに

 クェーサーやセイファート銀河などの活動銀河核（AGN）で観測される広輝線は銀河中心超大質量ブラック
ホール近傍のガス雲で生成されると考えられている。（図１）

このガス雲は、降着円盤から噴出する円盤風中で熱的不安定性などが起こり形成された可能性がある。図2
によると、安定に存在していた分子に輻射を当て続けるとやがて温度にジャンプが起こりプラズマが生成
される。これにより、輻射を受け、ある電離パラメータでの物質は分子とプラズマが共存した状態が存在
する。これが、プラズマ中の分子雲の形成要因の一つだと考えられる。

しかし、分子雲形成の詳しい形成機構については未だ解明されていないことから、数値シミュレーションを用
いてその形成機構を解明することが目的である。

また、明るいAGNの降着円盤からはX線やUVが放射されており、これらが円盤風の加速や熱的不安定性へ
の影響を及ぼす。円盤風はUVの線吸収により運動量を得て加速されるが、X線による光電離のためUV
による加速が弱まることも知られている。

分子雲形成機構の解明には、円盤風へのX線電離の効果を知る必要がある。
Ｓｔｅｖｅｎｓ＆Ｋａｌｌｍａｎ（1990）では、大質量Ｘ線連星系において、主星からの恒星風への伴星である中性子星

から放射されるX線からの光電離による輻射加速への影響を調べられている。
こうして、本発表でＳｔｅｖｅｎｓ＆Ｋａｌｌｍａｎ（1990）のレビューを行うに至った。
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2.分子雲の加速、生成機構を決める方程式

分子雲の生成、加速を考えるための方程式は次のように置く。

ここで　　は吸収係数、　　は輻射流束、　　は電離パラメータ、　　　　は加熱により得る熱量、　　　　　　　　
　　は冷却により失われる熱量である。

円盤風は光学的に薄いとし、また円盤風や分子雲への中心領域からの輻射による加熱と冷却を考慮することで、熱的不
安定性による分子雲生成を計算する。

この方程式を解くには、輻射圧の項でのフラックスや電離パラメータを決めなければいけない。

以下では、それらを決めるべくＳｔｅｖｅｎｓ&Ｋａｌｌｍａｎ（1990）による光電離を考慮した輻射圧や電離パラメータの与え方を

見ていく。
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3.Ｓｔｅｖｅｎｓ＆Ｋａｌｌｍａｎ（１９９０）

Ｓｔｅｖｅｎｓ＆Ｋａｌｌｍａｎ（１９９０）の目的は、X線連星系において輻射駆動恒星風への伴星の中性子星からのX線におけ
る光電離と加熱が及ぼす影響を調べることである。

この論文は、Ｃａｓｔｏｒ，Ａｂｂｏｔｔ，Ｋｌｅｉｎ（１９７５）で与えられた輝線による輻射圧の増大パラメータM（t）に、光電離によ
る影響を加えていることが特徴である。（図３、４）

用いられる方程式は次のように書かれ、　　は自由電子の質量散乱係数、　　は主星からの光を吸収することによ
る輻射加速の増大、　は主星の光度、　は主星からの距離としている。

ここでの仮定は、球対称で同型方向にのみ流れがある、流れは定常、中性子星の輻射による加速は考えない、流れ
の速度勾配は十分に大きい、恒星風は光学的に薄い、恒星風の電離は中性子星からの輻射からのみ考えるとし
ている。
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光学的深さのパラメータ　の解釈　

振動数　　　　　の輝線を考えると、　　　　　　　　　と書くことができる。

振動数　　での吸収係数を　　とすると、単位質量あたりの輝線による加速は　　　　　　　　と書かれるため、

　　ここで、　　　は恒星風の加速に対する恒星風物質の密度や恒星風のドップラーシフトの影響を含む係数であり、

単位質量あたりの輝線による加速は、局所的なある輝線での光学的深さのｅｘｐｏｎｅｎｔｉａｌ的に減少することがわかる。

この局所的な光学的深さは　　　　　　　と書け、局所的光学的深さを輝線の種類によらないパラメータ化したものが

局所的な光学的深さのパラメータ　　　　　　　　　　である。

主星からの光を吸収することによる輻射加速の増大　　の解釈

Ｃａｓｔｏｒ（１９７４）により与えられる単位質量あたりの独立な輝線による力の近似式は、　　　　　　　　　　　　　と書かれる。

これを、全輝線分の和をとることで、単位質量あたりの全輝線による加速は　　　　　　　　のように書け、

ここでM（t）の定義式は　　　　　　　　　　　　と書かれる。

単位質量あたりの全輝線による加速を、全振動数での吸収係数の和　　を用いて

別の書き方をすると下のようになる。

よって、M（t）は　　　　　　となり、電子散乱に対する全輝線の吸収具合を表すパラメータであると考えられる。

M（t）とtの関係は図5で表され、tが大きいほど加速が弱いことがわかる。
　

図5



  

電離構造、用いる原子データ、電離パラメータ

電離パラメータを見積もるためには電離構造を決める必要があり、

そのためにいくつかの仮定を置いている。

まず、恒星風の電離は中性子星からのX線放射によってのみ起こるとしている。

そしてそのX線放射は制動放射型スペクトルに則っているとしている。（図6）

恒星風物質は局所的熱平衡内に存在するとしている。

低電離属での原子データはＡｂｂｏｔｔ（１９８２）のものを用い、高電離属は難しいため、電子数が等しいイオンデータを使ってスケーリング

したものを使用している。また、光電離コードには、Ｋａｌｌｍａｎ＆ＭｃＣｒａｙ（１９８２）とＣａｍｅｒｏｎ（１９７３）によるものを用いている。

電離パラメータの定義は下のように書かれ、

　　

　　は中性子星のX線光度、　　は気体中の核子の個数密度、　　は中性子星からの距離としている。

この電離パラメータにより、気体の電離状態と温度構造が決められる。

M（t）と電離パラメータとの関係は図7のようになり、電離するほど輝線による加速が落ちることがわかる。

これは、X線電離により分子持つ電子が全て剥ぎ取られると、UVなどから運動量を受け取ることが

できないことによる。

・・・電離パラメータ
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力の増大　　

輝線強度が最大での光学的深さが十分大きいときと小さいときでの　　のグラフは下のようになる。　

　

　

　　　　　　　　、　　　　　　　での

　　

　　　

　　　　

　　　

　　

　　

　　

　

　　　　　　　　　　　

　　

　　
（　　　　　、

　　　　＝輝線の強度の最大値でカットオフした値）

　　　　　　 、　　　　　のとき

　　　　　　 、　　　　　のとき

　　　　　　 、　　　　　のとき

電離パラメータの値で場合分けした　　の数値的結果は下のようになる。

（　　　…　　　　　　　　　　　）

（　　　…　　　　　　　　　　　　　　）



  

X線連星系におけるＳｔｅｖｅｎｓ＆Ｋａｌｌｍａｎ（１９９０）の結果

得られた力の増大パラメータを用いて、X線連星系における恒星風の加速へのX線電離の影響を表したのが、図8である。

中性子星からのX線光度が大きいほど恒星風の速度が低くなることがわかる。

主星 中性子星
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4.まとめ

・恒星風が光学的に薄く、定常流かつ球対称などの仮定した場合の輝線による力の増強　　や電離パラ
メータ　を知ることができた。

・しかし、熱的不安定性によるガス雲の生成や加速のシミュレーションを行うには、定常流、球対称の仮定を
外した方程式を解く必要がある。

・また、方程式が閉じるにはフラックスとエネルギーとの関係を与える必要もある。

今後それらを実行し、ガス雲の熱的不安定性による形成のシミュレーションを行いたい。
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