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概要

星がブラックホール (Black Hole: BH)の極めて近傍を通過すると, BHの潮汐力によっ
て星が破壊される場合がある. この現象は潮汐破壊現象 (Tidal Disruption Event: TDE)

と呼ばれる. TDEの中でも, 白色矮星 (White Dwarf: WD)という種類の星が破壊される
場合は, 二つの興味深い特徴を持つ. 第一に, 潮汐破壊に伴って圧縮・加熱されたWDが
爆発的原子核反応を起こす可能性がある, という特徴がある. この場合, I型超新星爆発に
似た突発天体として観測されることが示唆されている. 第二に, WDを潮汐破壊すること
の出来る BH質量の上限が∼ 105M⊙になっている, という特徴がある. 102 ∼ 105 M⊙の
質量を持つ中間質量 BHは, 未だ確たる存在証拠のない BHであり, 現在の天文学の大き
な謎の一つである. WDがBHに破壊されるTDE (WD–BH TDE)を発見できれば, 中間
質量 BHの存在の証明, またその性質の解明に繋がるという点で, この現象の研究意義は
大きい.

WD–BH TDEの確たる観測例は未だないが, 今後・最新の突発天体観測による発見が
期待されている. そのためには, WD–BH TDEの観測兆候の理論予測 (テンプレート)を
与えることが重要である. これまでにもWD–BH TDEのテンプレートを与える理論研究
がなされてきた. しかし, そこで調べられたパラメータ領域は狭く, また系統的に探索さ
れなかったため, 多様性を備えたテンプレートは未だ整備されていない. 今後の突発天体
探索では多数のWD–BH TDEが観測されると期待されるため, それらを観測データの中
から発見するには, 多様性を備えたテンプレートを与える必要がある.

そこで本研究では, WD–BH TDEに関して, その多様性を多数の数値シミュレーション
を実行することで調べた. この多様性はWDの原子核組成や質量, BH質量, BHとWDが
接近する軌道の近点距離といったパラメータに幅があることに由来する. 本研究ではこれ
らのパラメータを変化させながら, 原子核反応を組み込んだ 3次元の流体シミュレーショ
ンを多数のパラメータの組に対して実行した.

結果として, 原子核反応によって生成される各原子核の質量や, WD残骸の運動に対す
る原子核反応の影響などの詳細なパラメータ依存性を得た. また, 本研究で新たに調べた
パラメータ領域では, WDの先進する部分が後続する部分と自己衝突する特異なTDEが
存在することが分かった. この場合, 破壊された残骸の BHへの降着率が特異になると期
待される. 原子核反応で解放されるエネルギーは非束縛軌道を辿る残骸の質量を増やす
が, MWD = 1.2M⊙の重いWDでは潮汐力によるエネルギーの分配が支配的なため, 原子
核反応の影響は軽いWDに比べ小さいという点を明らかにした. また, 軽いヘリウムで構
成されるWDのTDEはCalcium-rich gap transientsと呼ばれる突発天体の起源になりう
るという提案がなされていた. しかし, この現象の観測と矛盾する多量の 56Niが本研究の
数値シミュレーションでは生成されたため, その起源にはならないことを示した.

ただし, 原子核反応とその生成物の結果に関しては, 数値計算の解像度を上げても収束
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しないという問題がある. これは数値計算の解像度が十分ではなく, WDが加熱される過
程を正しく追えていないことに由来する. しかしながら, 必要とされる解像度を用いると
非常に計算コストが大きくなってしまい, 現実的な時間内に計算を終えることは難しい.

そこで, 追加の計算として原子核反応を含めない計算を行い, WDの密度の最大値の情報
を用いて原子核反応の生成物を推測した. これは, WDの密度の最大値は解像度を上げる
につれて収束していく, 正確性を担保できる物理量だからである. これにより, 数値計算
の解像度依存性によらない, 原子核反応の生成物の質量・組成の指標を与えた.

今後の研究の展望としては, より高解像度の計算を少数のパラメータの組に対して行う
ことで, 本研究の原子核反応の結果を補正する必要がある. さらに輻射輸送計算を適用す
ることで, 生成された放射性原子核の崩壊に由来する観測兆候について解明できる. また,

BHに降着する残骸からの輻射についても, 磁場の影響などを取り入れて BHへの降着を
計算できる手法に, 本研究の計算結果を接続することで調べることができる.
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第1章 序論

ある天体が自身よりも高密度な天体の極めて近傍を通過する状況を考えよう. この際,

高密度天体の潮汐力が低密度天体の自己重力を上回ると, 潮汐力によって低密度天体が
破壊される場合がある. この現象は潮汐破壊現象 (Tidal Disruption Event: TDE)と呼
ばれる. 潮汐破壊する側/される側の天体には様々な天体が考えられるが, 近年精力的に
研究がなされているのは, 主系列星 (Main Sequence: MS)が, 超大質量ブラックホール
(SuperMassive Black Hole: SMBH)によって破壊される場合の TDE (MS–SMBH TDE)

である. MS–SMBH TDEは 1970年代から研究がなされてきた（例えば Hills 1975, Frank

and Rees 1976, Lightman and Shapiro 1977, Frank 1978, Rees 1988）. MS–SMBH TDE

においては, 破壊されたMSの残骸の一部が SMBHに降着して突発的に可視光からX線帯
域で光る. また, 相対論的ジェットを伴う場合にはガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst:

GRB)や高エネルギー宇宙線・ニュートリノの発生源になると考えられている. これによ
り, TDEが起こる前までは暗く見えなかった SMBHが観測可能になるため, MS–SMBH

TDEは SMBHの性質の解明に繋がるという意義がある. また, TDEにおける降着, 輻射
の機構を理解することはBH近傍という強い重力場環境における物理過程の理解に繋がる.

実際に 1996年にX線観測衛星ROSATによってTDEが観測され（Bade et al. 1996）,

以降現在まで数十個の TDEの候補天体が発見されてきた（Komossa 2015, Bauer et al.

2017）. その中には相対論的ジェットを伴う TDEも数例報告されている（Levan et al.

2011, Bloom et al. 2011, Burrows et al. 2011, Zauderer et al. 2011, Cenko et al. 2012,

Brown et al. 2015）.

ただし, 白色矮星 (White Dwarf: WD)という種類の星がBHに破壊されるTDE (WD–

BH TDE)に関しては, 未だ確たる観測例がなく未解明の部分が多い. WD–BH TDEに
は, 研究を進めるべき興味深い特徴が 2つある. 第一に, 潮汐破壊に伴って圧縮・加熱さ
れたWDが爆発的原子核反応を起こす可能性がある, という特徴がある（Luminet and

Pichon 1989b, Wilson and Mathews 2004, Rosswog et al. 2008, 2009, Haas et al. 2012,

Holcomb et al. 2013, Tanikawa et al. 2017）. この場合, I型超新星爆発に似た突発天体と
して観測されることが示唆されている（Wilson and Mathews 2004, MacLeod et al. 2016）
. 第二に, WDを潮汐破壊することの出来るBH質量の上限が∼ 105M⊙ (M⊙は太陽質量)

であり, 中間質量BH (Intermediate Mass Black Hole: IMBH)を探索する上で有用な現象
になっている, という特徴がある（Luminet and Pichon 1989b）. IMBHは未だ確たる存
在証拠のないBHであり, 現在の天文学の大きな謎の一つである. WDが破壊されるTDE

を発見できれば, IMBHの存在の証明, またその性質の解明に繋がるという点で, この現象
の研究意義は大きい.

WD–BH TDEを観測データの中から発見するためには, WD–BH TDEの観測兆候の理
論予測 (テンプレート)を与えることが重要である. ゆえに, これまでにもWD–BH TDE
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のテンプレートを与える理論研究がなされてきた（例えば Rosswog et al. 2009）. しか
し, Rosswog et al. （2009）で調べられたパラメータ領域は狭く, また系統的に探索され
なかったため, 多様性を備えたテンプレートは未だ整備されていない. 今後の突発天体探
索では多数のWD–BH TDEが観測されると期待されるため, それらを観測データの中か
ら発見するには, 多様性を備えたテンプレートを与える必要がある.

そこで本研究では, WD–BH TDEに関して, その多様性を数値シミュレーションを実行
することで調べた. この多様性はWDの原子核組成や質量, BH質量, BHとWDが接近す
る軌道の近点距離といったパラメータに幅があることに由来する. 本研究ではこれらのパ
ラメータを変化させながら, 多数の数値シミュレーションを実行することで, パラメータ
領域を系統的・網羅的に探索した.

本論文の構成は以下のようになっている. まず, 第 2章でMS–SMBH TDEを取り上げ
てTDEの基礎物理や過程をレビューする. 第 3章では本研究の研究対象であるWD–BH

TDEに関して, その特徴や研究意義, これまでの観測状況や先行研究を取り上げたうえで,

本研究の目的について説明する. 第 4章では本研究の手法について述べる. 第 5章では本
研究の結果を述べる. 第 6章では本研究結果による観測兆候への示唆や, 計算の解像度依
存性について議論する. 第 7章では本研究の結論と, 今後の研究の展望について述べる. な
お本論文の記述は, 著者の主著論文であるKawana et al. （2017）に基いている.
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第2章 潮汐破壊現象の基礎過程

2.1 潮汐破壊現象とは
星がブラックホール (BH)の近傍を運動している状況を考えよう. Newton力学を考え
ると, 星はBHから次のような重力加速度を受ける:

gBH(r) = −GMBH

r2
r

r
(2.1)

ここで, Gは重力定数, MBHはBH質量, rはBHから星中心への変位ベクトル, r = |r|で
ある. この重力加速度は星の中心にかかる重力であり, 星の中心以外の部分が受ける重力
はこれとは異なる. 星の中心から∆rだけ位置がずれた場所は, (2.1)に加えて以下の力を
受ける (図 2.1参照).

gt(r,∆r) = gBH(r +∆r)− gBH(r) (2.2)

= −GMBH

(
r +∆r

|r +∆r|3
− r

r3

)
(2.3)

≃ −GMBH

r2

(
∆r

r
− 3r ·∆r

2r2
r

r

)
(∆r ≪ r) (2.4)

この力は潮汐力と呼ばれる. その名が示すとおり, 地球における潮の満ち引きを生じてい
るのは月が地球に及ぼす潮汐力である. (2.4)より, 潮汐力の大きさは, r ≫ ∆rの時には

gt(r,∆r) ∼ GMBH∆r

r3
(2.5)

と評価でき, r−3に比例する力になっている.

星が単独で安定に存在する場合には, 圧力勾配と自己重力が釣り合う静水圧平衡状態に
ある. しかし, 星が BHに近づいて潮汐力が星の自己重力を上回ると, 潮汐力によって星
が引き裂かれ破壊される. これを潮汐破壊現象 (Tidal Disruption Event: TDE)と呼ぶ.

TDEが起こる条件は下記のように評価できる.

gt(r, R⋆) ≳
GM⋆

R2
⋆

(2.6)

ここで, M⋆は星の質量, R⋆は星の半径であり, 右辺は星の表面での自己重力に相当する.

(2.5)を用いてこの条件を書き直すと

r ≲ Rt (2.7)

Rt := R⋆

(
MBH

M⋆

)1/3

(2.8)
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StarBH

Gravity on the center
Gravity on an each place
Tidal force

図 2.1: 潮汐力の概要図. BHが星の各点に及ぼす重力と, 星の中心に及ぼす重力の差が潮
汐力に相当する.

となる. Rtは潮汐半径と呼ばれ, 潮汐破壊が起こる距離をオーダー評価した量である. 特
に, BHに限らず主星と伴星が円軌道にある場合に関して, より正確に潮汐破壊が起こる半
径を評価をした値はRoche半径と呼ばれる. Roche半径と潮汐半径よりも約 2倍大きい値
になっている. また, (2.7)は以下のようにも表すことが出来る.√

R3
t

GMBH

=

√
R3

⋆

GM⋆

∼ τdyn,⋆ (2.9)

MBH

R3
t

=
M⋆

R3
⋆

∼ ρ⋆ (2.10)

(2.9)より, 星が破壊されるタイムスケールは星の dynamicalタイムスケール τdyn,⋆に比べ
て同じか十分短くなっている事が分かる. また (2.10)が意味するのは, 星の平均密度 ρ⋆と,

MBH/r
3が同じ密度となるような距離 rが潮汐半径に相当する, ということである. これ

は一般にBHと星に限らず, 高密度の天体と低密度の天体が十分に近づいた場合には低密
度の天体が潮汐破壊されることを示している.

2.2 主系列星と超大質量ブラックホールの潮汐破壊現象
潮汐破壊する側・される側の星には様々な組み合わせが考えられるが, 近年精力的に
研究がなされているのは, 主系列星 (Main Sequence: MS)が, 超大質量ブラックホール
(SuperMassive Black Hole: SMBH)によって破壊される場合の TDE (MS–SMBH TDE)

である. MSとは, 水素の核融合反応によって安定に輝いている状態の星であり, 普通は宇
宙で最も多く存在する種類の星である. また, SMBHは銀河の中心に普遍的に存在してい
ると考えられている巨大なBHで, ≳ 106M⊙以上の質量を持つ. MS–SMBH TDEは 1970

年代から研究がなされてきた（例えば Hills 1975, Frank and Rees 1976, Lightman and

Shapiro 1977, Frank 1978, Rees 1988）. 以下にMS–SMBH TDEの起源, 時間発展, 及び
観測兆候を述べる. また, MS–SMBH TDEのレビュー論文としてAlexander（2005, 2012,

2017）があり, 本節の記述に辺り参考にしている.
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図 2.2: WD–BH TDEの時系列. MacLeod et al.（2016）中の図を改変した. 一般のTDE

と比較したときのWD–BH TDEの特徴は, IIの段階における原子核反応と, それで生成
された放射性原子核の崩壊によって起こる非束縛軌道の残骸からの輻射 (VI)である.

SMBHの周囲には SMBHの重力に束縛されて高密度で星が存在する領域がある. この
領域の半径 rhは rh = GMBH/σ

2で見積もられる. ここで, σは星の速度分散である. ま
た, rh内に含まれる星の全質量はO(MBH)となる. この領域内では星は主として SMBH

の重力ポテンシャルの下で運動しているが, 高密度故に星と星が近接して, 互いに重力を
及ぼすことによって散乱することがある. これを二体散乱と呼ぶ. 二体散乱に伴い, 中心
の SMBHに対する星の軌道が変化する. Kepler運動を考えると, 軌道に関して以下のよ
うな関係が成り立つ.

Rp = a(1− e) (2.11)

ϵ⋆ =
GMBH

2a
(2.12)

0 =

(
dr

dt

)2

= ϵ⋆ −
GMBH

Rp

+
j2⋆
R2

p

(2.13)

j2 = 2R2
p

(
GMBH

Rp

− ϵ⋆

)
(2.14)

ここでRpは軌道の近点距離, aは軌道長半径, eは離心率, ϵ⋆は単位質量あたりの軌道運
動エネルギー, j⋆は単位質量あたりの軌道角運動量である. また, MBH ≫ M⋆の近似を用
いた.

MS–SMBH TDEが起こるのはRp < Rtを満たした場合であり,このような軌道を “loss-

cone”軌道と呼ぶ. “loss-cone”軌道になる条件は以下の式で表される.

j2⋆ < j2loss−cone(ϵ⋆) := 2R2
t

(
GMBH

Rt

− ϵ⋆

)
≃ 2GMBHRt (2.15)
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ここで, 最後の近似はGMBH/Rt ≫ ϵ⋆を用いた. (2.12)を用いれば, この近似は a ≫ Rt

であることを意味する. これは一般の場合に成り立つわけではないが, 二体散乱によっ
て “loss-cone”軌道に突入する星は典型的に a ∼ rhの軌道を取ることが示唆されている
（Wang and Merritt 2004）. よって, rh ≫ Rtになっていれば良い. それぞれの値は,

Rt ≃ 7× 1012 cm

(
MBH

106 M⊙

)1/3(
M⋆

M⊙

)−1/3(
R⋆

R⊙

)
(2.16)

rh
pc

= A

(
MBH

108 M⊙

)B

(2.17)

となっている. ここで rhはStone and Metzger（2016）の表式を用いており, A = 16, B =

0.69である. rhはBH近傍の星の密度分布によっていて, このA,Bの値は観測された銀河
中心領域に関して, 銀河の種類を問わずに得られたデータをフィッティングして得られた
ものである. A, Bは密度分布の値に応じて若干値が異なるが, いずれにしても rh ≫ Rtが
成り立ち, 結局 (2.15)の近似を用いることが出来る. また, (2.11)でRp < Rtであること
から,

1− e ≲ Rt/rh ≪ 1 (2.18)

e ≃ 1 (2.19)

となり, 軌道が近似的に放物線軌道として扱える事がわかる.

二体散乱によって a ∼ rh, e ∼ 1, Rp < Rtの放物線に近い軌道で SMBHに接近するMS

のその後の振舞いを以下に述べる (図 2.2参照). MSと SMBHの距離 rが r ≫ Rtの間は,

MSはほぼ放物線軌道で, 軌道運動エネルギー

ϵ⋆ ∼ −GMBH

rh
(2.20)

= −1.9× 1015 erg g−1

(
MBH

106M⊙

)0.31

(2.21)

を持って運動している. この間は潮汐力の影響はほぼ無視できて, MSは自己重力によっ
て自身の形状を保っている. このときの自己重力の束縛エネルギーは

ϵself ∼ −GM⋆

R⋆

(2.22)

= −6.4× 1013 erg g−1

(
M⋆

M⊙

)(
R⋆

R⊙

)−1

(2.23)

である.

r < Rtの領域にMSが突入すると SMBHの潮汐力によってMSが破壊される. これは
MSの各点が束縛エネルギー (2.23)を上回るエネルギーを得ることを意味する. この獲得
するエネルギーの源は SMBHの重力ポテンシャルエネルギー−GMBH/rである. MSのう
ち SMBHに近い側は, MSの中心に比べてより深い SMBHの重力ポテンシャル中にあり低
い重力エネルギーを持っている. 一方, SMBHに遠い側は高い重力エネルギーを持ち, 弱
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く SMBHに束縛されている. このエネルギー差が潮汐力によって分配されるエネルギー
∆ϵtに相当する. ∆ϵtは下記のように見積もられる.

∆ϵt ∼ βnGMBHR⋆

R2
t

(2.24)

≃ 1.9× 1017 erg g−1 βn

(
R⋆

R⊙

)−1(
MBH

106 M⊙

)1/3(
M⋆

M⊙

)2/3

, (2.25)

ここで, 侵入パラメータ β は β := Rt/Rp で定義される. nは従来は n = 2とされてき
た（例えば Rees 1988）. これは近日点 r = Rp におけるMSの重力ポテンシャルの差
GMBHR⋆/R

3
pを用いて評価した場合に相当する. 一方で, 近年の流体シミュレーションの

結果などでは n ≃ 0が示唆されている（Sari et al. 2010, Guillochon and Ramirez-Ruiz

2013, Stone et al. 2013）.

ここで、各エネルギーの大小関係を考えると, ∆ϵt ≫ ϵ⋆ ≫ ϵselfが成り立つ. よって, MS

が近日点通過をして潮汐破壊された後は, MSの自己重力はもはや効かず, MSの残骸はそ
れぞれの SMBHに対する軌道運動エネルギー ϵをもって SMBHの周りをKepler運動する
とみなせる. 残骸のうち, 最も強く SMBHに束縛される残骸は ϵin ∼ −∆ϵtのエネルギー
を持ち, 逆に SMBHに対して非束縛軌道を運動する残骸は ϵout ∼ ∆ϵtのエネルギーを持
つ. Rp ≫ R⋆の場合, 潮汐力はMSの中心に対し対称に働き, ∆ϵt ≫ ϵ⋆ ≫ ϵself より, MS

の約半分は束縛軌道を辿り, 残りの半分が非束縛軌道を辿ると考えられる.

束縛軌道にある残骸はその後楕円軌道を取って再び SMBHに接近する. その軌道周期
P はKepler運動を考えると, 軌道長半径 aと以下の関係にある (Keplerの第 3法則).

P = 2π

√
a3

GMBH

(2.26)

この式と, aと ϵの関係式 (2.12)を用いて, SMBHへの残骸の再接近率 (fallback rate)

dM/dP を以下のように見積もることが出来る.

dM

dP
=

(
dM

dϵ

)(
dϵ

dP

)
(2.27)

=

(
dM

dϵ

)
(2πGMBH)

2/3

3
P−5/3 (2.28)

ここで, dM/dϵ = const.を仮定する. この仮定は, 潮汐力による軌道運動エネルギーの分
配によって, ϵに対しフラットな質量分布を取ることを意味している. さらに, 星の質量の
うち半分が束縛されているという規格化条件

M⋆

2
=

∫ ∞

Pmin

dP
dM

dP
(2.29)

を用いる. ここで, Pminは残骸のうち一番低い軌道運動エネルギー ϵmin を持つ残骸の軌
道周期であり, 0 ≤ t < Pminの期間は dM/dP = 0である. P を tに置き換えれば, 結局
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(2.28)は

dM

dt
=

M⋆

3tmin

(
t

tmin

)−5/3

(2.30)

≃ 3.0M⊙ yr−1

(
t

tmin

)−5/3

β3n/2

(
MBH/M⋆

106

)−1/2(
R⋆

R⊙

)−3/2(
M⋆

M⊙

)3/2

(2.31)

tmin = 2πGMBH(2∆ϵt)
−3/2 (2.32)

≃ 0.11 yr β−3n/2

(
MBH/M⋆

106

)1/2(
R⋆

R⊙

)3/2(
M⋆

M⊙

)−1

(2.33)

となる.

この fallback rateで SMBHに最接近する残骸の一部は, その後何らかのプロセスで運
動エネルギー・角運動量を散逸して円軌道化し, SMBH周囲に降着円盤を形成すると考え
られている. このプロセスとしては, 残骸中の粘性によるエネルギー・角運動量の散逸や,

SMBHの相対論的効果である近日点移動, 先進する残骸と後続する残骸の衝突などが考え
られている（Shiokawa et al. 2015, Piran et al. 2015, Hayasaki et al. 2016）.

また, SMBHへの降着に伴って相対論的ジェットが生じる可能性もあり, ジェットを伴う
TDEも既に発見されている（Levan et al. 2011, Bloom et al. 2011, Burrows et al. 2011,

Zauderer et al. 2011, Cenko et al. 2012, Brown et al. 2015）.

2.3 潮汐破壊現象の観測兆候
MS–SMBH TDEの観測兆候には, 多波長の電磁波や, 高エネルギー宇宙線・ニュートリ
ノ, 重力波があり, マルチメッセンジャー天文学の対象となりうる. これは, BHに降着す
る残骸や相対論的ジェットに由来するものである. 以下, それぞれの観測兆候について説
明する.

重力波はMSが SMBHの周囲を運動するという質量分布の変化に伴って生じるもので
ある. 重力波波形の見積もりが例えば East （2014）によってなされており, MS–SMBH

TDEの場合は LISAによる観測が期待される.

BHへ降着する残骸からは, 多くの場合可視光・紫外・X線の波長域での輻射が観測さ
れ, これまでに数十例の観測例がある（Komossa 2015, Bauer et al. 2017）. それらの中
には, 光度の時間変化が (2.30)で示唆される∝ t−5/3とよく一致するものもあるが, それか
らズレたものもあり（Lin et al. 2017）, また, SMBH周りのダストによる輻射のエコーが
生じて赤外光で観測されたTDEも存在する（Jiang et al. 2016, Dou et al. 2016, Jiang

et al. 2017）.

相対論的ジェットを伴う TDEとして有望な観測例は 3例ある. （Levan et al. 2011,

Bloom et al. 2011, Burrows et al. 2011, Zauderer et al. 2011, Cenko et al. 2012, Brown

et al. 2015）. この場合は硬X線から γ線帯域のガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst:

GRB)として観測され, また電波領域での輻射も観測されている. また, 観測的に確かめら
れたわけではないが, 相対論的ジェットを伴うことから, 高エネルギー宇宙線・ニュートリ
ノの発生源としても考えられている（Alves Batista and Silk 2017, Zhang et al. 2017）.
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第3章 白色矮星が破壊される潮汐破壊
現象

これまで, TDEの代表的なものとして, MSが SMBHに破壊されるTDEを考えてTDE

の説明をしてきた. 本章では, 本研究の研究対象である白色矮星 (White Dwarf: WD)が
BHに破壊される TDEに関して, その特徴や研究意義, 現在の観測状況について述べる.

その上で, 本章の最後に本研究の目的を述べる.

3.1 白色矮星が破壊される潮汐破壊現象の特徴
まず, WDとはどのような星なのかについて説明する. WDの典型的な質量, 半径, 密度
はそれぞれ∼ 0.6M⊙, ∼ 109 cm, ∼ 107 g cm−3である. WDの対比として, MSではこれ
らの値はどうなっているだろうか. MSの例として太陽を考えると, 質量はほぼ同じM⊙

で, 半径は約 100倍大きいR⊙ = 6.96× 1010 cm, 密度は∼ 1 g cm−3になっている. つまり,

WDはMSよりも非常にコンパクトで高密度な天体である. WDはMSに比べ高密度のた
め, 自己重力もそれに応じてMSよりも強くなっている. この自己重力と釣り合ってWD

を支えているのは, 主として電子の縮退圧である. 一方で, MSの場合は理想気体として近
似できる電子・イオンの圧力が支配的である.

このような特徴を持つWDが TDEによって破壊される際には, MSのような他の種類
の星が破壊される場合にはない特徴が二つある. 第一に, WDを破壊することが出来るBH

の質量には制限があり, 星質量 BHか中間質量 BH (Intermediate Mass BH: IMBH)に限
られるという点である. MBH ≳ 105 M⊙の質量を持つ SMBHを考えると, WDは潮汐破壊
される前にBHの Schwarzschild半径内に入り吸い込まれてしまうため, WD–BH TDEは
起こらない (図 3.1参照)（Luminet and Pichon 1989b）. この場合, 単純には電磁波での
観測兆候はないと考えられ, 重力波のみが観測可能な兆候になる（East 2014）. 他の種類
の星を考えると, 例えばMSやそれと同じか低密度の星は SMBHによっても潮汐破壊され
うる（例えば Kobayashi et al. 2004, Law-Smith et al. 2017）. この点で, WD–BH TDE

は IMBHの性質を調べる上で有用な現象であるといえる.

第二に, WDが爆発的原子核反応を起こしうる, という特徴がある. これは軌道面と垂
直な方向に潮汐力によって圧縮され, 衝撃波が生じることによる加熱で引き起こされる
（Luminet and Pichon 1989b, Wilson and Mathews 2004, Rosswog et al. 2008, 2009,

Haas et al. 2012, Holcomb et al. 2013, Tanikawa et al. 2017）. この爆発メカニズムは爆
轟 (detonation)と呼ばれ, 衝撃波面と燃焼面が一体となってWD中を伝搬していく. もし,

これによって 56Niを代表とする放射性原子核が非束縛軌道の残骸中に生成された場合, そ
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の崩壊によって残骸にエネルギーが注入される. 結果として, I型超新星に似た突発天体
として観測される可能性が示唆されている（Wilson and Mathews 2004, MacLeod et al.

2016）.

3.1.1 中間質量BHとの関連
一般に, 星を潮汐破壊する事のできるBHの質量には上限がある. これは, あまりにBH

質量が大きいとそれに伴ってBHの事象の地平面も大きくなり, 星が潮汐破壊される前に
事象の地平面内部に入ってしまうためである.

BHの事象の地平面の半径RBHは以下のように表される.

RBH = η
GMBH

c2
(3.1)

ここで, cは光速, ηは BHのスピンによって決まるパラメータであり, 1 ≤ η ≤ 9の範囲
を取る. スピンのない Schwarzschild BHの場合は η = 2で, RBHは Schwarzschild半径
RS := 2GMBH/c

2になる. 以降の議論では, 簡単のためBHは Schwarzschild BHであると
する.

第 2 章で考察したのと同様に, BHに対して放物線軌道で星が接近する場合を考える.

Schwarzschild時空では, 単位質量あたりの軌道角運動量 jは

j = (RSRpc
2)1/2

(
1− RS

Rp

)−1/2

. (3.2)

となる (4.3 節も参照). 星を質点とみなした際に, 星が BHに吸い込まれる軌道条件は
j ≤ 2RSc, Rp ≤ 2RS, また

β ≳ 10

(
R⋆

109 cm

)(
MBH

103M⊙

)−2/3(
M⋆

0.6M⊙

)−1/3

(3.3)

≳ 12

(
R⋆

R⊙

)(
MBH

106 M⊙

)−2/3(
M⋆

M⊙

)−1/3

(3.4)

と表せる. ここで上式は星がWDであるとした場合, 下式は太陽であるとした場合の見積
もりに相当する. これと, 星が潮汐破壊される条件 β > 1から, MBHの上限が求められ,

MBH,max = 9.0× 104
(

R⋆

109 cm

)3/2(
M⋆

0.6M⊙

)−1/2

(3.5)

= 4.0× 107
(
R⋆

R⊙

)3/2(
M⋆

M⊙

)−1/2

(3.6)

となる. ただし, β > 1の条件は, 星の内部構造を考慮すると多少修正されることが示唆さ
れている（Luminet and Pichon 1989b, Law-Smith et al. 2017, Mainetti et al. 2017）.

また, Rp ≤ R⋆の際には, BHが星の一部を吸い込む. この条件は,

β ≥
(
MBH

M⋆

)1/3

(3.7)
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と表せる.

これら 3つの条件を考慮すると, WD–BH TDEが起こる領域は図 3.1 のようになる. こ
こで, Rp ≤ 2RS を満たす領域 (図 3.1の右上部分)では, BHの Schwarzschild半径が大
きく, BHがWDを吸い込むような現象になるため, “BH captures WD”と呼ばれてきた
（Luminet and Pichon 1989b）. この場合,単純には電磁波での観測兆候はないと考えられ,

重力波のみが観測可能な兆候になる（East 2014）. また, Rp ≤ R⋆を満たす領域 (図 3.1

の左上部分)では, BHの Schwarzschild半径が小さく, BHがWDに突入するような現象
になるため, “BH enters WD”と呼ばれてきた.

以上より, MSやそれと同じか低密度の星はSMBHによっても破壊される一方で（Kobayashi

et al. 2004, Law-Smith et al. 2017）, WDを潮汐破壊することができるのは IMBHか星
質量 BHに限られることがわかる. この点で, WD–BH TDEは IMBHの性質を解明する
上で有用な現象であるということが出来る（Clausen and Eracleous 2011）. IMBHは星
質量 BHと SMBHの中間の質量を持つ BHである. その形成過程は未解明の部分が多い
が, 例えば SMBHが形成される過程で取り残された BHが IMBHになるとも考えられて
いる. ゆえに, IMBHの存在や質量関数を明らかにすることは, SMBHの形成過程の解明
に繋がるという意味でも重要である. しかしながら, IMBHの候補は多数あるものの, 未
だに確たる観測例が少ない状況にある（レビュー論文 Mezcua 2017：を参照）. WD–BH

TDEの発生率を観測によって見積もることができれば, IMBHの質量関数を制限するこ
とが出来るという点で, WD–BH TDEの研究は重要である.

3.1.2 原子核反応
WD–BH TDEのもう一つの特徴は, WDが爆発的原子核反応を起こすことにより, 非束
縛軌道を辿る残骸からも輻射が生じうる, ということである. これは, 以下の様な機構で起
こると考えられている. まず, WDは潮汐力によって,軌道面と垂直な方向に圧縮を受ける.

WDが近日点に達した時に圧縮は最も強くなる. これによってWD内部が高密度になると
同時に, 近日点近傍で衝撃波が生じうる（Carter and Luminet 1982, 1983, Bicknell and

Gingold 1983, Luminet and Pichon 1989b, Kobayashi et al. 2004, Strubbe and Quataert

2009, Stone et al. 2013）. この衝撃波は軌道面と垂直な方向に伝搬し, 運動エネルギーを
熱エネルギーに変換してWDを加熱する. これによって高密度・高温度に達することで,

ヘリウム・炭素・酸素・シリコン燃焼といった原子核反応が起こり, WDの原子核組成が
変化する（Luminet and Pichon 1989b, Wilson and Mathews 2004, Rosswog et al. 2008,

2009, Haas et al. 2012, Holcomb et al. 2013, Tanikawa et al. 2017）. 原子核反応によっ
て安定な原子核が生成されるため, 原子核の束縛エネルギーが解放される. これがさらに
加熱を促進することで, 衝撃波面と燃焼面が一体となってWD内部を伝搬し, 結果として
爆発的原子核反応が起こる. この爆発メカニズムは爆轟 (detonation)と呼ばれる.

原子核反応に伴って生成される原子核のうち, 観測兆候に大きな影響を及ぼすのは 56Ni

である. detonationによって 56Niが生成された場合, 56Niは後に下記のような過程で崩壊



第 3 章 白色矮星が破壊される潮汐破壊現象 12

1

10

10−1 100 101 102 103 104 105 106

BH enters WD BH captures
WD

TDE

1

10

10−1 100 101 102 103 104 105 106

BH enters WD BH captures
WD

TDE

1

10

10−1 100 101 102 103 104 105 106

BH enters WD BH captures
WD

TDE

β

MBH[M⊙]

β

MBH[M⊙]

β

MBH[M⊙]

図 3.1: WD–BH TDEが起こるパラメータ空間. 赤, 緑, 青の実線はそれぞれMWD = 0.2,

0.6, 1.2M⊙の場合に相当する. 三角形の内部がTDEが起こる領域である. オリジナルの
図は Luminet and Pichon （1989b）に与えられている.
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していく.

56Ni →56 Co + γ (3.8)
56Co →56 Fe + γ (3.9)

ここで, 半減期はそれぞれ 56Niは 6.1 days, 56Coは 77 daysである. 崩壊に伴って放出さ
れる γ線は, 周囲の物質との相互作用によってエネルギーを周囲の物質に供給する. もし,

多量の 56Niが非束縛軌道を辿る残骸中に含まれている場合, 56Niの崩壊によって加熱さ
れた残骸は輻射を生じ, I型超新星爆発に似た観測徴候を示すと考えられている（Wilson

and Mathews 2004, MacLeod et al. 2016）.

このような, 非束縛軌道を辿る残骸が原子核反応によって光るというのは, TDEの中で
もWDが破壊される場合に特有のものである. 例えばMSが破壊される場合では, 56Niの
生成に至るほど高温・高密度にはならない（Carter and Luminet 1982, 1983, Luminet

and Pichon 1989a）. ゆえに, この原子核反応に由来する観測兆候を正しくモデル化する
ことは, WD–BH TDEを発見するために重要であると言える.

3.2 WD–BH TDEの観測状況と先行研究
WD–BH TDEに関しては,これまで5例の候補天体が提案されている（Krolik and Piran

2011, Shcherbakov et al. 2013, Jonker et al. 2013, Ioka et al. 2016, Bauer et al. 2017）
. これらのうち, Jonker et al. （2013）で提案されたX線突発天体XRT 000519は IMBH

に降着する残骸の降着円盤からの輻射で説明できるとされている. それ以外の 4天体は
GRBもしくは X線突発天体であり, 降着する残骸が生じる相対論的ジェットに伴う観測
兆候であるという説明がなされている. ただし, いずれにおいてもWD–BH TDE以外の
起源を棄却できておらず, WD–BH TDEの確たる観測例であるとはいえない. また, 原子
核反応に伴う非束縛軌道の残骸からの輻射と考えられる現象は未だに候補天体すらない,

という状況にある.

ただし, 今後の突発天体観測の進展に伴い多数のWD–BH TDEの観測事例が集まると
期待される. 例えば, 可視光では The Large Synoptic Survey Telescope (LSST)（LSST

Science Collaboration et al. 2009）が 2021年から観測開始予定であり, LSSTによって原
子核反応に由来するWD–BH TDEの観測例が∼ 10 yr−1の検出率で発見されると期待さ
れている（MacLeod et al. 2016）.

また, WD–BH TDEには, WDの原子核組成や質量, BH質量, βといったパラメータに
幅があるため, 観測兆候にも多様性があると期待される. ゆえに, 最新・次世代の観測装置
によって多数のWD–BH TDEを発見・特定するためには, 多様性を備えたWD–BH TDE

のテンプレートを整備する必要がある.

観測兆候のテンプレートを与える理論研究はこれまでもなされてきた. 例えば, 降着す
る残骸からの輻射や相対論的ジェットに伴うGRB・高エネルギー宇宙線及びニュートリ
ノ, 重力波を対象とした研究がある（Rosswog et al. 2009, Zalamea et al. 2010, Clausen

and Eracleous 2011, Haas et al. 2012, Cheng and Bogdanović 2014, MacLeod et al.

2014, East 2014, Shiokawa et al. 2015, Ioka et al. 2016, Zhang et al. 2017, Alves
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Batista and Silk 2017）. また, 原子核反応に伴う観測兆候も調べられている（Luminet

and Pichon 1989b, Wilson and Mathews 2004, Rosswog et al. 2008, 2009, Haas et al.

2012, Holcomb et al. 2013, Sell et al. 2015, MacLeod et al. 2016, Tanikawa et al. 2017）
.

Rosswog et al. （2009）は原子核反応を組み込んだ流体数値シミュレーションを用い
てWD–BH TDEを研究している. そこでは, 16組のパラメータセットに対して計算を行
い, 結果としてMWD = 1.2M⊙のWDでは β ≳ 3の場合に爆発的原子核反応が生じるこ
とを示している. また, 原子核反応に伴って解放されるエネルギーによって, 非束縛軌道
を辿る残骸の, WD全体の質量に対する割合が約 50%から 65%に増えることを示してい
る. これは BHに降着する残骸が減ることを意味し, その残骸からの輻射にも影響を与え
る（MacLeod et al. 2014）. また, MacLeod et al. （2016）では Rosswog et al. （2009）
の計算結果のうちMWD = 0.6M⊙, MBH = 500M⊙, β = 5のパラメータの場合に関し, 輻
射輸送計算を適用してスペクトルや光度曲線といった観測兆候を求めた. それによれば,

爆発的原子核反応を伴うWD–BH TDEでは I型超新星爆発に似た観測観測を示すとされ
ている.

ただし, MacLeod et al. （2016）で調べられたのは 1つのパラメータセットに関する結
果であり, そのテンプレートは多様性を備えていない. また, Rosswog et al.（2009）で用
いられた 16個のパラメータセットは系統的に選ばれたものではないため, 例えば他の種
類のWDに対して, 爆発的原子核反応が起こる/起こらないの境界を決めるのには不十分
である. さらに, パラメータ領域を網羅的に調べているわけでもないため, その多様性は
十分ではないという問題がある.

3.3 本研究の目的
本研究の目的は, WD–BH TDEに関して, 特に原子核反応に着目してその多様性を明ら
かにすることである. 本研究の特徴は, WD–BH TDEの多様性の由来と考えられるMWD

(と関連してWDの原子核組成), MBH, βのパラメータに関して, パラメータ領域を網羅
的・系統的に探索することである. これはRosswog et al. （2009）よりも幅広いパラメー
タ空間を, より細かいステップで探索することを意味する. これにより, 原子核反応のこ
れらのパラメータに対する依存性を明らかにするということも本研究の目的である.

本研究では, 降着する残骸からの観測兆候や重力波といったWD–BH TDEの観測兆候
については扱わない. また, 直接的な観測兆候であるスペクトル・光度曲線は, 本研究では
求めない. ただし, これらに大きく影響すると考えられる 56Niや他の原子核の質量を求め
ることで, それらへの示唆を与えることが可能である.
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第4章 研究手法

本章では, まず研究手法の概要を述べる. 次に, シミュレーションで解いている基礎方
程式を示し、考慮している物理過程について述べる。さらにシミュレーション手法の詳細
について記述する。

4.1 研究手法の概要
本研究ではWD–BH TDEの多様性を, 特に原子核反応の影響に着目して, 3次元の流体
数値シミュレーションを用いて調べた. 本研究で用いた手法は, Tanikawa et al. （2017）
にもとづいており, 同様の手法を用いた研究にはTanikawa （2017a,b）がある.

本研究では, 数値計算法において粒子法と呼ばれる手法の一つである Smoothed Particle

Hydrodynamics (SPH)法を用い, 原子核反応を組み込んだ流体の方程式を解くことで,

WD–BH TDEをモデル化した. そこでは, WDを多数の SPH粒子の集合として, BHを
この粒子群に対する重力源として表現し, 各粒子の時間発展を計算している. パラメータ
としては, MWD, MBH, βの 3つを変化させながら多数のシミュレーションを実行し, パラ
メータ領域を系統的, 網羅的に探索した. パラメータであるMWD, MBH, βを変化させた
範囲は, それぞれ [0.2M⊙, 1.2M⊙], [10M⊙, 10

5 M⊙], [1, 5.5] である. なお, 原子核反応を
組み込まない場合のシミュレーションも行っている (6.2 節参照).

SPH法としてはPrice（2008）に倣い, 時間発展する人口粘性項を取り入れて衝撃波な
どの不連続性を扱えるようにしている. 人工粘性の係数はMonaghan （1997）の値を採
用している. カーネル関数にはWendland C2 kernel （Wendland 1995, Dehnen and Aly

2012）を用いている. Balsara switch （Balsara 1995）を導入し, シア運動による人工粘
性を抑制, 補正している. また, 粒子法を用いたシミュレーションにおけるアプリケーショ
ン開発プラットフォームであるFDPS（Iwasawa et al. 2016b,a）を用いて, スーパーコン
ピューターによる計算における並列化を行っている. さらに, Advanced Vector eXtentions

(AVX)を利用して Single Instruction Multiple Data (SIMD)演算を行い, 計算を高速化し
ている（Tanikawa et al. 2012, 2013）.

WDの状態方程式としてはHELMHOLTZ状態方程式（Timmes and Swesty 2000）を
用いている (4.4 節参照). この状態方程式で考慮しているのは, 縮退した理想気体の電子/

陽電子ガス, 理想気体イオンガス (断熱指数 γ = 5/3), 黒体輻射の光子ガス, Coulomb力
による補正, の 5つである. 原子核反応の計算には, Aprox13 （Timmes 1999, Timmes

et al. 2000）というモジュールを用いている. このモジュールでは, 4He, 12C, 16O, 20Ne,
24Mg, 28Si, 32S, 36Ar, 40Ca, 44Ti, 48Cr, 52Fe, 56Ni の 13種類の原子核組成を考慮し, それら
の間のα-chain 反応と, 12C + 12C, 12C + 16O, 16O + 16O 反応が組み込まれている (図 4.1
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表 4.1: WDの初期条件. ここで, 単位はMWDに関してM⊙, RWDは 108 cm, ρcは g cm−3

である. ただし, ρcはWDの中心密度. また, WDの原子核組成は一様であると近似して
いる.

MWD RWD ρc Compositions

0.2 13 2.2× 105 4He 100%

0.6 7.5 3.6× 106 12C 50% 16O 50%

1.2 3.4 1.5× 108 16O 60% 20Ne 35% 24Mg 5%

参照). なお, Raskin et al. （2010）は, 光分解反応のような温度依存性の非常に大きい原
子核反応と流体計算を同時に解く場合, 陽解法ではタイムステップが∼ 10−12 s以下でな
ければ, 正しい解を与えないことを示している. しかし, これほど短いタイムステップで
計算を行うのは計算コストが非常に大きくなるため, 本研究では ρ > 5× 107 g cm−3かつ
T > 3× 109K の場合には陰解法を用いて, それ以外では陽解法を用いて原子核反応の計
算を行っている. HELMHOLTZ状態方程式とAprox13を計算する際には, the Center for

Astrophysical Thermonuclear Flashes at the University of Chicagoで開発されたモジュー
ルを用いている.

BHの重力ポテンシャルには, generalized Newtonianポテンシャルを用いている（Tejeda

and Rosswog 2013）. これは, Schwarzschild BHの相対論的重力を近似的に評価するもの
であり, 特に放物線軌道で運動する質点に対して働くBH重力を良く近似する. また, BH

に近づきすぎた SPH粒子はBHに吸い込まれたとみなし, 計算途中で消去している. その
条件は, BH中心 (原点)から,あるSPH粒子 (i粒子とする)までの距離 riが, Schwarzschild

半径RSと SPH粒子のカーネル半径Hiの和よりも小さい, すなわち

ri ≤ RS +Hi, (4.1)

としている. また, WDの自己重力も考慮し, SPH粒子間に働く自己重力を Price and

Monaghan （2007）による手法を用いて評価している.

WDの種類としては, 表 4.1に示されている 3種類を考慮している. WD質量に対する
原子核組成はDan et al. （2014）で用いられた組成を適用している. 初期の SPH粒子の
配置と, 配置後に平衡状態に落ち着かせるための緩和は Tanikawa et al. （2015）, Sato

et al.（2015, 2016）と同様の手法を用いている. WDを表現するのに用いた SPH粒子数
は 786,432である.

軌道の初期条件は, Schwarzschild計量で放物線軌道になるように定め, またBHとWD

の距離を 5Rtとしている. これにより, 潮汐半径に入る前から, WDがわずかに潮汐変形
する影響も考慮している. 計算の終了時刻としては, Newtonian重力を仮定した場合に,

WDが近日点を通過する時刻の 2倍を採用している. この時刻においては, 原子核崩壊の
タイムスケールでしか原子核組成は変化せず, ほとんど落ち着いた状態にある. また終了
時刻では, ほとんどのバラメータセットにおいて, 潮汐破壊されたWDの残骸はまだ BH

に降着を始めていない. しかし, BHとWDが非常に近接する軌道を取る場合 (5.1 節で述
べるType III TDEの場合)は, WD残骸のわずかな割合がBHに降着している.
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表 4.2: 各物理量の意味.
d/dt ラグランジュ時間微分. d/dt = ∂/∂t+ v · ∇
v 流体素片の速度ベクトル
ρ 質量密度
P 圧力
g 重力加速度ベクトル. BH, WDの添字はそれぞれBHによる重力, WDに

よる自己重力を意味する.

u 単位質量あたりの内部エネルギー密度
(dv/dt)diss 粘性による速度散逸に相当する項
(du/dt)diss 粘性による内部エネルギー散逸に相当する項

ϵ̇nuc 原子核反応で解放される, 単位時間単位質量あたりのエネルギー
Xa 下付き添字 aで表される原子核 aの質量割合

4.2 基礎方程式
数値シミュレーションで解く基礎方程式は下記の 3つである.

dv

dt
= −∇P

ρ
−
(
dv

dt

)
diss

+ gBH + gWD (4.2)

du

dt
= −P

ρ
∇ · v −

(
du

dt

)
diss

+ ϵ̇nuc (4.3)

dXa

dt
= Ẋa(ρ, u,X) (4.4)

それぞれの式は, 運動方程式, エネルギー方程式, 原子核反応による原子核組成の変化を記
述する式に対応している. 各項の意味を表 4.2に記す.

実際の数値計算においては, これら 3つの微分方程式を時間・空間座標で離散化して得
た差分方程式を解いている. 初期条件はWDの構造と軌道運動に関する条件から与えら
れる. その初期条件から計算を開始し, これらの基礎方程式を解くことで潮汐破壊現象の
時間発展を計算している.

なお, 流体の方程式としては, 通常は質量保存則に関連する連続の式

dρ

dt
= −ρ∇ · v (4.5)

も考慮しなければいけない. しかし, 本研究で用いている SPH法においては本質的に質量
保存則が保たれており, 連続の式を解く必要はない.

4.3 BH重力
本研究では, BHがWDに及ぼす重力を, Tejeda and Rosswog （2013）によって提案さ
れた generalized Newtonianポテンシャル (以下, TRポテンシャルと表記する)を用いて
計算している. これは, スピンのない Schwarzschild BHの及ぼす相対論的重力を近似的に
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評価するものである. 特にBHの周囲を放物線軌道で運動する質点に対して良い近似を与
えるものである. 本節では, まず Schwarzschild計量とそれによる相対論的重力を説明し
たあと, その近似によって得られる TRポテンシャルの表式を述べる. 一般相対論, 及び
Schwarzschild計量については, 例えば Shapiro and Teukolsky （1983）第 12章に詳しく
解説されている.

Schwarzschild計量は以下で与えられる.

ds2 = −
(
1− RS

r

)
c2dt2 +

(
1− RS

r

)−1

dr2 + r2dθ2 + r2 sin2 θdϕ2 (4.6)

ここで, dsは線素である. この計量で表される時空中を自由運動する静止質量mの質点
を考える. その質点の Lagrangianは,

2L = −
(
1− RS

r

)
c2t′2 +

(
1− RS

r

)−1

r′2 + r2θ′2 + r2 sin2 θϕ′2 (4.7)

となる. ここで, x′ = dx/dλ, λ = mτ である. λは affineパラメータ, τ は質点の固有時間
である. Euler-Lagrange方程式は,

d

dλ

(
∂L

∂x′α

)
− ∂L

∂xα
= 0, xα = (t, r, θ, ϕ) (4.8)

である. ここで, pα := ∂L/∂x′αは 4元運動量である.

θ, ϕ, tに関する Euler-Lagrange方程式から,

d

dλ

(
r2θ′
)
= r2 sin θ cos θϕ′2 (4.9)

d

dλ

(
r2 sin2 θϕ′) = 0 (4.10)

d

dλ

[(
1− RS

r

)
t′
]
= 0 (4.11)

が得られる. (4.10)より, 初期時刻で θ = π/2, θ′ = 0となるような座標系を取った場合, 軌
道は常に θ = π/2の赤道面上にあることが分かる. よって, 軌道面を ϑ = π/2 とする極座
標系 (r, ϑ, φ)を考える. また, (4.10), (4.11)から, 保存量である角運動量 jとエネルギー ϵ

が得られ,

j = r2φ′ (4.12)

ϵ = c2
(
1− RS

r

)
t′ (4.13)

となる. また, gαβ を計量テンソルとして, gβp
αpβ = −m2が成り立つので, これから r方

向の運動方程式が得られ,

r′2 =
ϵ2 − c4

c2
+

c2RS

r
−
(
1− RS

r

)
j2

r2
(4.14)



19 4.3 BH重力

となる. (4.13)を用いて, (4.12), (4.14)の d/dτ を d/dtに変換し, j, ϵを単位質量あたりの
角運動量, エネルギーに取り直すと,

dφ

dt
=

c2

ϵ

(
1− RS

r

)
j2

r2
(4.15)

dr

dt
=

c2

ϵ

(
1− RS

r

)√
ϵ2 − c4

c2
+

c2RS

r
− j2

r2

(
1− RS

r

)
(4.16)

になる. また, 同様に j, ϵを d/dtを用いて表すと,

j = cr2
dφ

dt

(
1− RS

r

)1/2
[
c2
(
1− RS

r

)2

−
(
dr

dt

)2

− r2
(
dφ

dt

)2(
1− RS

r

)]−1/2

(4.17)

ϵ = c3
(
1− RS

r

)3/2
[
c2
(
1− RS

r

)2

−
(
dr

dt

)2

− r2
(
dφ

dt

)2(
1− RS

r

)]−1/2

(4.18)

となる.

ここまで, Schwarzschild計量での相対論的重力について議論してきた. 以降は, これを
近似して得られるTRポテンシャルについて述べる. また, ẋ := dx/dtとする.

まず, (4.16)の平方根内のES := (ϵ2 − c4)/c2の項に着目しよう. ϵは Schwarzschild計量
での静止質量を含む (単位質量あたりの)エネルギーであったから, r/RS ≫ 1, v2/c2 ≪ 1

の非相対論的極限では, これはNewtonian力学エネルギーEN に漸近する:

ES
nrl−→ EN :=

1

2
(ṙ2 + r2φ̇2)− GMBH

r
(4.19)

一方で, TRポテンシャルでは, 低エネルギー極限 ϵ ≃ c2を仮定する. これは必ずしも
v2/c2 ≪ 1の低速極限や, r/RS ≫ 1の弱重力場極限を意味せず, より一般的な近似となっ
ている. このとき, ES ≃ 0となり,

ES
lel−→ EG :=

1

2

[(
1− RS

r

)−2

ṙ2 +

(
1− RS

r

)−1

r2φ̇2

]
− GMBH

r
(4.20)

が得られる. (4.20)を書き直しEGをHamiltonianとして表すと,

EG = K + ΦG − ṙ
dΦG

dṙ
− φ̇

dΦG

dφ̇
(4.21)

K =
1

2
(ṙ2 + r2φ̇2) (4.22)

ΦG(r, ṙ, φ̇) = −GMBH

r
−
(

RS

r −Rs

)[(
r −RS/2

r −Rs

)
ṙ2 +

r2φ̇2

2

]
(4.23)

となる. ここで, KはNewton力学での単位質量あたりの運動エネルギーで, ΦGは gener-

alized Newtoninanポテンシャルと呼ばれるBHの重力ポテンシャルである.

次に, KとΦGから Lagrangianを構成し, 運動方程式とTRポテンシャルによる重力加
速度を導こう. この (単位質量あたりの)Lagrangian, LGは,

LG = K − ΦG =
1

2

[(
1− RS

r

)−2

ṙ2 +

(
1− RS

r

)−1

r2φ̇2

]
+

GMBH

r
(4.24)
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となる. ここで, LGは tに陽に依存しないので, EGは保存量である. さらに, φについて
も同様のため, 角運動量に相当する保存量として,

jG =
∂LG

∂φ̇
=

(
1− RS

r

)−1

r2φ̇ (4.25)

が得られる.

次に, LGに Euler-Lagrange方程式を適用して, 運動方程式を得よう. ここでは, 一般の
(r, θ, ϕ)に対する運動方程式を導きたい. これには,

φ̇2 = θ̇2 + sin2 θϕ̇2 (4.26)

の関係式を (4.24)に用いれば良い. 結果として, 得られる運動方程式は,

r̈ = −GMBH

r2

(
1− RS

r

)2

+

(
1− RS

r

)−1
ṙ2

r
+

(
r − 3

2
RS

)
(θ̇2 + sin2 ϕ̇2) (4.27)

θ̈ = −2ṙϕ̇

r

(
r − 3RS/2

r −RS

)
+ sin θ cos θϕ̇2 (4.28)

ϕ̈ = −2ṙϕ̇

r

(
r − 3RS/2

r −RS

)
− 2 cot θϕ̇θ̇ (4.29)

となる. 比較のために, 近似を用いない Schwarzschild時空での運動方程式を書くと,

r̈ = −GMBH

r2

(
1− RS

r

)2
c4

ϵ2
+

(
1− RS

r

)−1
ṙ2

r
+

(
r − 3

2
RS

)
(θ̇2 + sin2 ϕ̇2) (4.30)

θ̈ = −2ṙϕ̇

r

(
r − 3RS/2

r −RS

)
+ sin θ cos θϕ̇2 (4.31)

ϕ̈ = −2ṙϕ̇

r

(
r − 3RS/2

r −RS

)
− 2 cot θϕ̇θ̇ (4.32)

となる. この 2つの差異は, (4.30)では第一項に c4/ϵ2のファクターがかかっていることの
みである.

では, TRポテンシャルを導出する際に用いた, ϵ ≃ c2の仮定が, TDEの場合に妥当なの
かを考えよう. 第 2 章で述べた通り, TDEでは, BHの遠方で二体散乱によって星の軌道
が変化し, 離心率が 1に非常に近い軌道でBHに接近して潮汐破壊される. このとき, 星の
軌道運動エネルギー ϵ⋆は (2.21)で与えられ、

ϵ⋆ ∼ −1.9× 1015 erg g−1

(
MBH

106M⊙

)0.31

(4.33)

≃ 2× 10−6c2
(

MBH

106M⊙

)0.31

(4.34)

となる. これは静止質量を含まないエネルギーであり, ϵ ≃ c2, すなわち |ϵ− c2| ≪ c2を満
たしていることがわかる。よって, TRポテンシャルはTDEにおける相対論的重力の良い
近似になっていると言える.
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なお,本研究のシミュレーションでは球座標ではなくデカルト座標 (x, y, z)を用いて計算
を行っているため, (4.27), (4.28), (4.29) をデカルト座標で表しておいた方が都合が良い.

(x, y, z)と (r, θ, ϕ)は

x = r sin θ cosϕ, r =
√

x2 + y2 + z2, (4.35)

y = r sin θ sinϕ, θ = tan−1

(√
x2 + y2

z

)
, (4.36)

z = r cos θ, ϕ = tan−1
(y
x

)
(4.37)

の関係で結ばれており,

dr2

dt
= rṙ =

∑
i

xiẋi (4.38)

r4(θ̇2 + sin2 θϕ̇2) = (xẏ − yẋ)2 + (xż − zẋ)2 + (zẏ − yż)2 =
∑
i

(∑
jk

ϵijkx
jxk

)2

(4.39)

が成り立つ. ここで, xi = x, y, z で, ϵijk は Levi-Civitaのイプシロンである. (4.39)は
Newton力学での角運動量の 2乗を, 極座標とデカルト座標で表したものである. これらを
用いると, Lagrangian, LG(4.24)は,

LG =
1

2

[(∑
i x

iẋi

r −RS

)2

+

∑
i(
∑

jk ϵijkx
jẋk)2

r(r −RS)

]
+

GMBH

r
(4.40)

となり, xiに対する Euler-Lagrange方程式から,

(gBH)
i = ẍi = −GMBHx

i

r3

(
1− RS

r

)2

+
RSẋ

i

r2(r −RS)

∑
j

(xjẋj)− 3RSx
i

2r5

∑
j

(∑
kl

ϵjklx
kẋl

)
(4.41)

が得られる.

4.4 HELMHOLTZ状態方程式
本節では, 本研究でWDの状態方程式に採用したHELMHOLTZ状態方程式の詳細につ
いて述べる. HELMHOLTZ状態方程式はTimmes and Swesty（2000）によって導入された
状態方程式であり, the Center for Astrophysical Thermonuclear Flashes at the University

of Chicago によって開発されたFLASH（Fryxell et al. 2000）内にモジュールとして組み
込まれている. 本研究では, このモジュールを用いてHELMHOLTZ状態方程式を計算し
ている. 本節の記述は Fryxell et al. （2000）の第 4章に基いている.

原子核 aに関して, 陽子数を Za, 中性子数を Aa, 質量割合を Xa とする. このとき、
1 イオンあたりの平均核子数 Ā = (

∑
a Xa/Aa)

−1, 1 イオンあたりの平均陽子数 Z̄ =

Ā
∑

a(ZaXa/Aa) を導入する。
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4.4.1 状態方程式に寄与する成分
HELMHOLTZ状態方程式では, 下式の 5個の項による熱力学的量への寄与を考える:

Ptot = Prad + Pion + Pcoul + Pele + Ppos (4.42)

utot = urad + uion + ucoul + uele + upos (4.43)

stot = srad + sion + scoul + sele + spos (4.44)

ここで, P は圧力, uは単位質量あたりの内部エネルギー, sは単位質量あたりのエントロ
ピーに相当する. “rad”, “ion”, “ele”, “pos”, “coul”の下付き添字は, それぞれ光子, 原子
核 (イオン), 電子, 陽電子, Coulomb補正による寄与を意味している. 以下, 各項について
説明する.

1. まず, 光子による寄与を考える. これは, 単純に熱平衡にある黒体輻射を考える:

Prad =
aT 4

3
(4.45)

urad =
3Prad

ρ
(4.46)

ここでの aは輻射定数であり, Stephan-Boltzmann定数 σB と σB = ac/4 で結ばれ
る定数である.

2. イオンによる寄与は, 断熱指数 γ = 5/3で表される理想気体を考え, さらに Sacker-

Tetrodeによる補正を考慮する:

Pion =
kB
Āmu

ρT (4.47)

uion =
1

γ − 1

Pion

ρ
(4.48)

sion =
Pion/ρ+ uion

T
+

kB
Āmu

log

[
Ā5/2mu

ρ

(
2πkBT

mph2

)]
(4.49)

ここで, kBはボルツマン定数, muは統一原子質量単位, mpは陽子質量, hはプラン
ク定数である.

3. Coulomb補正項は, 正電荷を持つイオンが負電荷を持つ電子に取り囲まれることで
生じる遮蔽効果に由来する項である. イオン間の平均的な距離を r0としし, 無次元
のプラズマパラメータ Γを以下のように取る.

r0 =

(
4

3
π

ρ

Āmu

)1/3

, Γ =
Z̄e2

kBTr0
(4.50)

ここで、eは電荷素量である。上式より, Γは静電エネルギーの熱エネルギーに対す
る比を示すパラメータである. この Γを用いて, Coulomb補正項は以下のように表
される（Fryxell et al. 2000）:

ucoul = 3Pcoul =
kBT

Āmu

f(Γ), scoul =
kBT

Āmu

Γ2g(Γ) (4.51)
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これらは全て負の値であり, f(Γ), g(Γ)は以下で与えられる:

f(Γ) =

{
aΓ + bΓ1/4 + cΓ−1/4 + d if Γ > 1

−31/2

2
Γ3/2 + βΓα if Γ ≤ 1

(4.52)

g(Γ) =

{
aΓ + 4bΓ1/4 − 4cΓ−1/4 + d ln Γ + e if Γ > 1

− 1
31/2

Γ3/2 + β
α
Γα if Γ ≤ 1

(4.53)

である. ここで, 各係数は

a = −0.897744, b = 0.95043, c = 0.18956, d = −0.81487, e = −2.5820,

(4.54)

α = 0.92424, β = 0.29341 (4.55)

で与えられる.

4. 電子・陽電子は相互作用しない理想Fermiガスを考える. このとき, 電子・陽電子の
数密度Nele, Nposは以下の式で与えられる:

Nele =
8π21/2

h3
m3

ec
3β3/2[F1/2(η, β) + F3/2(η, β)] (4.56)

Npos =
8π21/2

h3
m3

ec
3β3/2

[
F1/2

(
−η − 2

β
, β

)
+ F3/2

(
−η − 2

β
, β

)]
(4.57)

ここで, meは電子質量であり, βと ηはそれぞれ,

β =
kBT

mec2
, η =

µ

kBT
(4.58)

となっている. βは熱運動エネルギーを電子の静止質量エネルギーで割った無次元
量になっている. µは電子の化学ポテンシャルエネルギーであり, ηはそれを熱エネ
ルギー kBT で規格化した無次元量である. µには電子の静止質量エネルギーを含ま
ない値としている. また, Fermi-Dirac積分 Fk(η, β)は下式で与えられる:

Fk(η, β) =

∫ ∞

0

dx
xk(1 + βx/2)1/2

1 + exp(x− η)
(4.59)

このとき, 陽電子の化学ポテンシャルエネルギーとの関係を考えると,

µpos = −µ− 2mec
2 (4.60)

ηpos = −η − 2/β (4.61)

となり, (4.57)が得られる.

また, 原子が完全電離しているという仮定を用いる. このとき, 電荷保存則から

Nele −Npos = Z̄Nion =
Z̄ρ

Āmu

(4.62)
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が得られる.

(4.56), (4.57), (4.62)を解くことで, 規格化された化学ポテンシャルエネルギー ηが
求まる. その ηを用いて, 圧力, 内部エネルギー, エントロピーはそれぞれ以下で与
えられる.

Pele =
16
√
2π

3h3
m4

ec
5β5/2

[
F3/2(η, β) +

1

2βF5/2(η, β)

]
(4.63)

Ppos =
16
√
2π

3h3
m4

ec
5β5/2

[
F3/2

(
−η − 2

β
, β

)
+

1

2βF5/2(−η − 2/β, β)

]
(4.64)

uele =
8
√
2π

ρh3
m4

ec
5β5/2

[
F3/2(η, β) + βF5/2(η, β)

]
(4.65)

upos =
8
√
2π

ρh3
m4

ec
5β5/2

[
F3/2

(
−η − 2

β
, β

)
+ βF5/2(−η − 2

β
, β)

]
+

2mec
2Npos

ρ

(4.66)

sele = T−1

(
Pele

ρ
+ uele −

ηkBTNele

ρ

)
(4.67)

spos = T−1

(
Ppos

ρ
+ upos −

ηkBTNpos

ρ

)
(4.68)

4.4.2 電子・陽電子による寄与の計算
前節を振り返って, 密度 ρ, 温度 T , 原子核組成X (また, それから導かれる Ā, Z̄)が与え
られた時に, HELMHOLTZ状態方程式でどのように熱力学的量が与えられるかを考えよ
う. 状態方程式に寄与する項のうち, 光子, イオン, Coulomb補正による項はこれらの引数
から陽的に簡単に求められる. 一方で, 電子・陽電子に由来する項については, Fermi-Dirac

積分 (4.59) の評価と, (4.62)から ηの解を求める必要がある. これらは解析的には解けず,

また ηの解は陰解法によって求めなければならない. この複雑な計算を, ある (ρ, T,X)が
与えられる度に行うと, 計算コストが非常に大きくなってしまうという問題がある.

そこでHELMHOLTZ状態方程式では, あらかじめいくつかの (ρ, T )についてこの作業
を行い, 結果の表を用意しておく. なお, (4.62)では ρと Z̄, Āが縮退しているため, ρ, T の
2次元で表を用意すれば十分である. そして, 実際に計算したい (ρ, T,X)が与えられた際
には, (ρ, T )の結果表を補間することで, 近似的に (4.62)の解や求めたい熱力学的量を与
える. このような手順を踏まえることで, ある程度の精度を確保しつつ, 高速に状態方程
式の計算を行うというのが, HELMHOLTZ状態方程式の特徴である.

具体的な計算手法を以下で述べる. (ρ, T )の二つを基本量とする熱力学を考える場合に
は, Helmholtz自由エネルギー F を用いるのが都合が良い. これは,

F = u− Ts (4.69)

dF =
P

ρ2
dρ− sdT (4.70)
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で与えられる. もし F (ρ, T )が既知であれば, 例えば

P = ρ2
∂F (ρ, T )

∂ρ

∣∣∣∣
T

(4.71)

s = − ∂F (ρ, T )

∂T

∣∣∣∣
ρ

(4.72)

のように熱力学量が与えられる. ただし, F (ρ, T )の性質として, Maxwell関係式
∂2F

∂T∂ρ
=

∂2F

∂ρ∂T
(4.73)

を満たす.

HELMHLOTZ状態方程式では,まず (ρ, T )を引数とする2次元のF (ρ, T )とその微分の値
の表をρ1, ρ2, . . .とT1, T2, . . .のグリッド状の座標で与えておく. そして, ρi ≤ ρ < ρi+1, Ti ≤
T < Ti+1を満たす (ρ, T )での熱力学量が知りたい場合, (ρi, Ti), (ρi, Ti+1), (ρi+1, Ti), (ρi+1, Ti+1)

の4点でのFとその微分の値から補間関数F (ρ, T )を作成することで,熱力学的量を求める.

ただし, 補間関数の F (ρ, T )は, 予め表で与えられた各グリッド座標 (ρi, Ti)では (4.73)の
関係式を満たしているべきである. さらに, 数値計算という観点からは, Newton-Raphson

法による計算が収束するために, ρ, T のそれぞれに関する 2階微分までの値が各グリッド
座標で連続になっているべきである. つまり, 補間に用いる 4点において, 3× 3 = 9個の
拘束条件が与えられ, 合計 36個の拘束条件を満たす補間関数 F (ρ, T )を作る必要がある.

この条件をみたす補間関数として, 下のような多項式を考える:

F (ρ, T ) =
5∑

i=0

5∑
j=0

Cijρ
iT j (4.74)

ここで, Cijは 36個の拘束条件から決まる係数である. なお, ここでは簡単のために, 関数
の基底として ρiT jを取っているが, 実際には 5次Hermite基底関数を採用している.

各グリッド点における拘束条件は,

F,
∂F

∂ρ
,
∂F

∂T
,
∂2F

∂ρ2
,
∂2F

∂T 2
,

∂2F

∂ρ∂T
,

∂3F

∂ρ2∂T
,

∂3F

∂ρ∂T 2
,

∂4F

∂ρ2∂T 2
(4.75)

の計 9個の値で与えられる. この値は, Timmes状態方程式（Timmes and Arnett 1999）
を用いて, 浮動小数の精度で正確に求めておく. Timmes状態方程式では, (4.62)の解と上
記の 9つの値を, 多大な計算コストと引き換えに, 任意精度で求めることが出来る状態方
程式である. また, この際には Ā = Z̄ = 1 (100% 1Hの場合に相当)の仮定の下で計算す
る. 具体的に計算したい (ρ, T,X)が与えられた際には, ρ → ρZ̄/Āとした密度を用いて表
の補間を行う ((4.62)参照). これにより, 電子・陽電子の状態方程式への寄与が求まる. 残
りの光子, イオン, クーロン補正による項は先に述べた方法で求めることが出来る. 最終
的に, 全ての項による寄与を足し合わせれば, 求めたい熱力学的量を得ることが出来る.

4.5 原子核反応
WDの原子核反応について, 本研究では 13種類の原子核の組成とそれらの間の反応を考
慮している. この原子核反応のセットは, Timmes （1999）によって導入され the Center
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4He 12C 16O

27Al 31P 35Cl 39K 43Sc 47V 51Mn 55Co

20Ne 24Mg 28Si 32S 36Ar 40Ca 44Ti 48Cr 52Fe 56Ni
(α,γ)(αα,γ) (α,γ) (α,γ) (α,γ) (α,γ) (α,γ) (α,γ) (α,γ) (α,γ) (α,γ) (α,γ)

(p,γ)(α,p) (p,γ)(α,p) (p,γ)(α,p) (p,γ)(α,p) (p,γ)(α,p) (p,γ)(α,p) (p,γ)(α,p) (p,γ)(α,p)

13 isotope approximation network
12C+12C   12C+16O   16O+16O

図 4.1: Aprox13で組み込まれている原子核反応. http://cococubed.asu.edu/より引用.

for Astrophysical Thermonuclear Flashes at the University of Chicago によって開発され
たFLASH（Fryxell et al. 2000）のモジュールAprox13として組み込まれている. 本研究で
はこのAprox13を用いて原子核反応を計算している. 本節の記述は（Fryxell et al. 2000）
の第 5章に基いている.

まず, Aprox13の概要について述べる. 考慮している 13種類の原子核を列挙すると, 4He,
12C, 16O, 20Ne, 24Mg, 28Si, 32S, 36Ar, 40Ca, 44Ti, 48Cr, 52Fe, 56Ni, である. これらの原子核
のセットは通常 α-chain networkと呼ばれる. また, 20Ne, 24Mg, 28Si, 32S, 36Ar, 40Ca, 44Ti

をまとめて Intermediate Mass Elements (IMEs)と呼び, 48Cr, 52Fe, 56Niをまとめて Iron

Group Elements (IGEs)と呼ぶ. Aprox13の役割は, 与えられた密度, 温度 (あるいは内部
エネルギー), 原子核組成の下で, これらの原子核間の原子核反応率を計算することである.

それにより, 原子核組成の時間変化と, それによって解放される原子核エネルギーの生成
率 ϵ̇nucを与える. もちろん, 現実にはこの 13種類だけではなく, 他の種類の原子核も原子
核反応によって生じるため, 厳密に正確な核組成やエネルギー生成率を与える訳ではない.

しかし, 多数の原子核及びそれらの間の原子核反応を考慮するということは, それだけ計
算コストが大きくなるということを意味する. これは, 特に流体の運動と原子核反応を同
時に解こうとする場合には大きな問題となる. Aprox13の利点は, 13種類という少数の原
子核を考慮することで計算コストを減らしつつ, 原子核組成やエネルギー生成率の評価の
誤差を小さく抑えている, という点にある. 具体的には, ヘリウム燃焼から核種平衡分布
に至るまでの原子核組成をおおむね正しく追うことができ, 熱核反応によるエネルギー生
成率を, より多数の原子核 (例えば 489種類)を考慮した場合のそれと比べて, ∼ 30 %以内
の誤差の範囲で求めることが出来る（Timmes et al. 2000）.

以下に, 原子核反応の計算法の詳細を述べる. ここでは, 原子核のインデックスとして
a, b, ...を用いる. 原子核 aに関して, 陽子数を Za, 中性子数を Aa 束縛エネルギーを Ba,

質量密度を ρa, 数密度を na とする. また, 全質量密度を ρ =
∑

a ρa, 温度を T とする. こ
のときに, 質量割合をXa = ρa/ρ = naAamu/ρ, abundanceを Ya = Xa/Aa = namu/ρとす
る. また, Y = Yaのようなベクトル表記によって, 原子核のセットを表す.

一般に, 原子核 aの abundanceについての連続の式は以下である.

dYa

dt
+∇ · (Yava) = Ṙa (4.76)

ここで, Ṙaは全ての原子核反応による aの abundanceの時間変化率であり, 2体反応のみ
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を考えれば,

Ṙa =
∑
b,c

[−YaYbλbc(a) + YdYcλcb(d)] (4.77)

となる。ここで, 右辺第一項は 2体反応 a(b, c)dによる aの消滅に相当し, 第二項はその逆
反応による寄与である. λbc, λcbはそれらの反応率に相当する. なお, ここでは β崩壊のよ
うな 1体反応や, triple-α反応 4He(αα,γ)12Cのような 3体反応を考慮していないが, 原子
核 aに応じて (4.77)の右辺にそれらの反応を同様に加える.

以降, (4.76)左辺第二項の Yaの散逸に相当する項を 0とする近似を用いる. この近似
が妥当である理由として, 以下の二つが挙げられる. 第一に, Yaの散逸のタイムスケール
は, 多くの場合で粘性散逸や熱散逸のタイムスケールに比べて十分大きいという点があ
る. 第二に, 数値計算の手法として, operator splittingと呼ばれる方法を用いることがあ
る. operator splittingでは, 与えらたタイムステップの間, いくつかの物理過程を分離し
て, 独立に解くことで数値計算を行う. 例えば, 本研究においても, 各タイムステップにお
いては, まず原子核反応を解いたあとで, その原子核反応による影響を考慮した流体力学
の基礎方程式を解いている (4.6.4 節参照). この operator splittingを用いれば, Yaの散逸
の影響を考慮したい場合でも, まず (4.76)の散逸項を 0にして計算を行い, 後から散逸過
程を計算すればよい.

以上の 2つの理由により, (4.76)の散逸項を無視することで,

dYa

dt
= Ṙa (4.78)

という常微分方程式を得る. 複数の原子核を考慮すれば,

Ẏ = f(Y ) = J̃Y (4.79)

となる. ここで, J̃ = ∂f/∂Y はヤコビアンである. (4.77), (4.78), (4.79)より, 各原子核反
応を考慮して J̃ を構成することで, Ẏ を求めることが出来るということが分かる.

以下に, 12C(α, γ)16O反応を例にとって, この反応が J̃ にどのように寄与するかを考え
る. この反応率を λ = λ(ρ, T )とし, (4.78)に相当する式を書くと,

Ẏ (4He) = −Y (4He)Y (12C)λ+ · · · (4.80)

Ẏ (12C) = −Y (4He)Y (12C)λ+ · · · (4.81)

Ẏ (16O) = +Y (4He)Y (12C)λ+ · · · (4.82)

となる. ここで, · · · は他の原子核反応による寄与を表す. また, 右辺第一項の正負はそれ
ぞれ 12C(α, γ)16O 反応によって, 4Heと 12Cは減少し, 16Oは増加することを意味してい
る. J̃ への寄与に書き直せば,

J̃(4He,4 He) = −Y (12C)λ+ · · · , J̃(4He,12 C) = −Y (4He)λ+ · · · , (4.83)

J̃(12C,4 He) = −Y (12C)λ+ · · · , J̃(12C,12 C) = −Y (4He)λ+ · · · , (4.84)

J̃(16O,4 He) = −Y (12C)λ+ · · · , J̃(16O,12 C) = −Y (4He)λ+ · · · , (4.85)
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となる. こうした計算を全ての考慮している原子核反応について行うことで, J̃ を得る.

次に, Aprox13で考慮している原子核反応について説明する. 下記に, 原子核反応を列
挙する (図 4.1参照).

• 12Cから 56Niまでの (α, γ)反応とその逆反応である (γ, α)反応

• triple-α反応: 4He(αα, γ)12C

• 12C(12C, γ)24Mg

• 12C(16O, γ)28Si

• 16O(16O, γ)24S

• 27Al, 31P, 35Cl, 39K, 43Sc, 47V, 51Mn, 55Co を中間生成物として介した, (α, p)(p, γ)

反応と, その逆反応の (γ, p)(p, α)反応
ここで, 最後の反応については, 中間生成物は即座に消費されるとして実際の計算では
(α, γ)反応または (γ, α)反応とまとめて取り扱っている. これらの各原子核反応に関する
反応率 λb,c(d)は, 密度 ρと温度 T を引数とする関数になっている. 具体的な関数形は, 少
ない原子核種数で正確な組成変化率, エネルギー生成率を与えられるように, 人為的に調
整された密度と温度を引数とする関数が与えられている.

J̃を求めたあとは, 連立常微分方程式 (4.79)を解くことで, Ẏ が得られる. さらに, 核反
応によるエネルギー生成率 ϵ̇nucは,

ϵ̇nuc = NA

∑
a

Ba
dYa

dt
(4.86)

で得られる.

数値計算においては, 微小時間 dtを有限のタイムステップ∆tに置き換えて計算する.

本研究では, 通常は∆tの時間中は密度 ρと温度 T は時間変化しないという近似の下で,

Hydrostaticに上記の原子核反応を与えられた ρ, T の下で解いている. しかし, この近似
を用いるには∆tが十分小さくなければいけない. 具体的などの程度の∆tの値を取るべ
きなのかが, Raskin et al. （2010）によって調べられている. それによると, 光分解反応
(γ, α)反応が効く場合では, λの温度依存性が非常に大きくなるため, ∆t ≲ 10−12 sとしな
ければならない. しかし, これほど小さい∆tを取ると, 計算コストが非常に大きくなって
しまう. そこで, 本研究では光分解反応が重要になりうる領域である, ρ > 5× 107 g cm−3

かつ T > 3× 109K においては陰解法を用い, それ以外の場合は陽解法を用いて原子核反
応を解いている. 陽解法の場合は, 単純に初期時刻の密度 ρiと温度 Tiを用いて J̃ の計算
を行う. 陰解法の場合には, まずあるタイムステップの終了時刻での温度が Tf,guessである
と予測し, ρiと Tf,guessを用いて J̃ を計算して,

∆ϵnuc = ϵ̇nuc∆t (4.87)

を得る. さらに,核反応後の内部エネルギーをu0
f = ui+∆ϵnucによって求め, HELMHOLTZ

状態方程式から決まる温度 T ′
f = T (ρi, u

0
f )を求める. 最初に予測した温度 Tf,guessと T ′

f の
誤差が十分小さくなるまで Tf,guessを変化させて, 許容される誤差に収まったときの解を,

そのタイムステップにおける解として用いる.
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4.6 SPH法
本研究で用いた数値シミュレーションでは, 粒子法の一種である Smoothed Particle Hy-

drodynamics (SPH)法を用いている. 本節では, その手法について説明する. まず SPH

法の導入として, 粘性を持たない完全流体の SPH法による定式化について述べる. 次に,

SPH法における人工粘性と自己重力の導入法について述べ, 最後に本研究で用いている計
算法の詳細について述べる.

なお本節では, 特に明記しない限りあるベクトル量Aに関しAij = Ai −Aj, あるスカ
ラー量Bに関しBij = (Bi +Bj)/2, という表記法を用いる.

4.6.1 完全流体のSPH法による記述
SPH法では, 固有の質量と広がりを持った粒子 (SPH粒子)の集合によって流体を表現
する. N 個の SPH粒子を用いて流体を表すとして, SPH粒子 i (i = 1, 2, ..., N)の質量と
座標をmi, riとする. SPH法においては, riでの密度 ρi := ρ(ri)を, SPH粒子の質量の重
ね合わせによって見積もる. 具体的には, 下記の式で ρiを求める.

ρi =
N∑
j=1

mjW (|ri − rj|, hi) (4.88)

ここで, W (r, h)はカーネル関数と呼ばれる SPH粒子の広がりを表す関数であり, 通常は
球対称な分布を考える. さらに,∫

dVW (r, h) = 1, lim
r→∞

W (r, h) = 0 (4.89)

の性質をみたすものを取る. 以降,

Wij(hi) := W (rij, hi) (4.90)

rij = |ri − rj| (4.91)

という表記を用いる. また, smoothing長 hiは,

hi = η(mi/ρi)
1/D (4.92)

とする. ここで, D = 3は空間の次元の数, ηは iによらない定数である.

このような定式化を用いて, 完全流体 (粘性を持たない流体)の基礎方程式がどのように
表されるかを考えよう. 完全流体の Lagrangianは以下のように表される.

L =

∫
dV ρ(r)

(
v2

2
− u(ρ, s)

)
(4.93)

ここで, sは単位質量あたりのエントロピーである. この積分を離散化するに辺り, ある流
体素片 ρ dV を, miの質量を持つ SPH粒子で置き換える. 離散化された Lagrangianは

L =
∑
i

mi

(
v2
i

2
− ui

)
(4.94)
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となる. この Lagrangianに対する Euler-Lagrange方程式は

d

dt

(
∂L

∂vi

)
− ∂L

∂ri
= 0, (4.95)

dvi

dt
= − 1

mi

∑
j

mj
∂uj

∂ρj

∣∣∣∣
s

∂ρj
∂ri

(4.96)

となる. ここで, miは時間変化しないとしている. これにより,質量保存則d
∑

i mi/dt = 0

を満たし, 連続の式 (4.5)を解く必要はない.

また, 今はエネルギー散逸は無視しているため, 断熱過程を考えてエントロピーが一定
としている. その際の熱力学第一法則は下記で与えらえる.

du =
P

ρ2
dρ (4.97)

よって,
∂uj

∂ρj

∣∣∣∣
s

=
Pj

ρ2j
(4.98)

となる. また, (4.88), (4.92)より,

∂ρj
∂ri

=
∑
k

mk
∂W (rjk, hj)

∂ri
(4.99)

=
∑
k

mk

[
∂W (rjk, hj)

∂rjk

∣∣∣∣
hj

∂rjk
∂ri

+
∂W (rjk, hj)

∂hj

∣∣∣∣
rjk

∂hj

∂ri

]
(4.100)

となる. さらに, 以下の関係式を用いる.

∂rjk
∂ri

= (δji − δki)ejk (4.101)

∂hj

∂ri
=

∂hj

∂ρj

∂ρj
∂ri

(4.102)

ここで, ejk = rjk/rjkは rjk方向の単位ベクトルであり, (4.92)より, hi = hi(mi, ρi)でmi

が一定であることを用いた. これらを用いると, (4.100)は

∂ρj
∂ri

=
∑
k

mk

[
(δji − δki)∇jkWjk(hj) +

∂ρj
∂ri

∂hj

∂ρj

W (rjk, hj)

∂hj

]
(4.103)

となる. よって,
∂ρj
∂ri

=
1

Ωj

∑
k

mk(δji − δki)∇jkWjk(hj) (4.104)

ここで,

Ωj = 1− ∂hj

∂ρj

∑
k

mk
∂Wjk(rjk, hj)

∂hj

(4.105)

が導かれる. δijはクロネッカーの δである. また, Ωiは grad-h項と呼ばれる.
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これらを用いると, (4.96)は,

dvi

dt
= − 1

mi

∑
j

mj
Pj

Ωjρ2j

∑
k

mk(δji − δki)∇jkWjk(hj) (4.106)

= − Pi

Ωiρ2i

∑
k

mk∇ikWik(hi) +
∑
j

Pj

Ωjρ2j
∇jiWji(hj) (4.107)

= −
∑
j

mj

[
Pi

Ωiρ2i
∇ijWij(hi) +

Pj

Ωjρ2j
∇ijWij(hj)

]
(4.108)

となる.

また, エネルギー方程式は (4.97)を用いれば,

dui

dt
=

Pi

ρ2i

dρi
dt

(4.109)

であり,

dρi
dt

=
∑
j

mj

[
drij
dt

∂W (rij, hi)

∂rij
+

dhi

dt

∂W (rij, hi)

∂hi

]
(4.110)

=
∑
j

mj

[
vij

∂rij
∂rij

∂W (rij, hi)

∂rij
+

dρi
dt

∂hi

∂ρi

∂W (rij, hi)

∂hi

]
(4.111)

=
1

Ωi

∑
j

mjvij · ∇ijWij(hi) (4.112)

となるから, (4.109)は,

dui

dt
=

Pi

Ωiρ2i

∑
j

mjvij · ∇ijWij(hi) (4.113)

となり, エネルギー方程式が得られた. これと運動方程式 (4.108)が, 完全流体の場合の流
体の基礎方程式である.

4.6.2 SPH法における人工粘性
これまでの議論では, 粘性による速度・エネルギー散逸を無視してきた. しかし, これで
は衝撃波を正しく取り扱えないという問題がある. この問題を解決するため,通常は人工粘
性項を運動方程式, エネルギー方程式に加えるという手法が用いられる. 特に, Monaghan

（1997）が導入した手法では, Riemannソルバーのアナロジーとして人工粘性項を取り入
れることで, 衝撃波といった不連続面を扱えるようにしている. Riemannソルバーとは,

Riemann問題 (異なる 2つの一定状態から成る不連続面を初期条件とする初期値問題)を
解決する手法のことである.

Monaghan（1997）では, ある保存量A (
∑

i midAi/dt = 0を満たす)の時間発展の方程
式に, 下記のような散逸項を加える:(

dAi

dt

)
diss

=
∑
j

mj

αAvA,sig
ij

ρij
(Ai − Aj)eij · ∇ijWij (4.114)
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ここで, αAはAに関する散逸係数, また,

∇ijWij =
1

2
(∇ijWij(hi) +∇ijWij(hj)) (4.115)

vsig,Aij は i粒子と j粒子の間で情報が伝達する速度である.

(4.114)を運動量に対して適用することで, 下記の式が得られる.(
dvi

dt

)
diss

=
∑
j

mj

αvsigij vij · eij

ρij
∇ijWij (4.116)

vA,sigに何を採用するかについてはいくつかの流儀があるが, 本研究では vsigについては
Dukowicz （1985）に基づいて, Monaghan （1997）によって導入された

vsigij = cs,i + cs,j − 3min(vij · eij, 0) (4.117)

を採用する.

同様に, 単位質量あたりの全エネルギー (ϵi = ui + v2i /2)に対しても適用すると,(
dϵi
dt

)
diss

=
∑
j

mj

ϵ∗i − ϵ∗j
ρij

eij · ∇ijWij (4.118)

である. ただし, ここで

ϵ∗i =
1

2
(αvsigij (vi · eij)

2 + αuvu,sigij ui) (4.119)

を取る. さらに,
du

dt
=

dϵ

dt
− v · dv

dt
(4.120)

を用いれば, (4.118)を内部エネルギー uの散逸に置き換える事ができて,(
dui

dt

)
diss

= −
∑
j

mj

ρij

[
1

2
αvsigij (vij · eij)

2 + αuvu,sigij (ui − uj)

]
eij · ∇ijWij (4.121)

を得る. ただし, 4.6.4 節で後述するが, 本研究で用いた SPH法では αu = 0としているた
め, 以降はこの内部エネルギー散逸の寄与は考えない.

衝撃波のような不連続面を扱えるように, このような人工粘性項を導入したが, これに
伴う弊害もある. それは, 降着円盤のようなシア運動が起こっているところで, 本来働く
べきではない粘性が働いてしまうという点である. この問題を解決する手法として, 例え
ばBalsara switch （Balsara 1995）の導入や, 人工粘性係数 αを時間変化させるという手
法（Morris and Monaghan 1997）がある.

Balsara switchでは, 人工粘性項に以下の係数 fij = (fi + fj)/2を乗じる:

fi =
|∇ · vi|

|∇ · vi|+ |∇ × vi|+ 0.0001cs,i/hi

(4.122)
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この係数の果たす役割について考えよう. 圧縮のみの状況であれば, ∇ · vi ̸= 0かつ
∇× vi = 0なので, fiは 1に漸近し, 人工粘性は抑制されない. 一方でシア運動において
は, ∇ · vi = 0かつ∇ × vi ̸= 0となり, fi ≪ 1で人工粘性は抑制される. これが Balsara

switchの役割である.

Morris and Monaghan （1997）による手法では, αを以下のように時間発展させる:

dαi

dt
=

αi − αmin

τi
+ Si (4.123)

τi =
hi

ξcs,i
(4.124)

Si = max[−(∇ · vi)(αmax − αi), 0] (4.125)

ただし, Siに関しては, によって導入された式を用いて, αの上限を αmaxに制限している.

ここで, ξは定数であり, 本研究では ξ = 0.25に取っている. また, αmin = 0.1, αmax = 2と
取っている. この微分方程式の振舞いを考えると, ∇vi = 0の場合は指数関数的に τiのタ
イムスケールで αminに漸近して人工粘性が抑制される. 一方, ∇ · vi < 0で圧縮が生じて
いる箇所では source項 Siによって人工粘性が働く. 本研究では, これら 2つの手法を併用
した人工粘性を用いている.

4.6.3 WDの自己重力
WDの自己重力の計算にはPrice and Monaghan （2007）の手法を用いた. この手法で
は, 単位質量あたりの重力ポテンシャルΦ(r)を以下のように計算する:

Φ(r) = G
∑
i

miϕ(|r − ri|, h), (4.126)

ϕ(r, h) = − 1

(r2 + h2)1/2
(4.127)

さらに, 完全流体の Lagrangian(4.93)に自己重力の項 Lgrav が加わった自己重力を持つ
完全流体を考える. それに対し, 4.6.1 節と同様の考察を行うことで, SPH法での自己重力
の表式を求めよう.

(4.94)に対応する自己重力流体の Lagrangianは

L =
∑
i

mi

(
v2
i

2
− Φi − ui

)
(4.128)

となる. Euler-Lagrange方程式 (4.95)を計算すると,

mi
dvi

dt
=

∂Lgrav

∂ri
−
∑
j

mj
∂uj

∂ρj

∣∣∣∣
s

∂ρj
∂ri

(4.129)
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となる. ここで, ∂Lgrav/∂riが自己重力による i粒子への重力加速度に相当する. 自己重力
の寄与 Lgravは

Lgrav = −
∑
i

miΦi (4.130)

= −G

2

∑
i

∑
j

mimjϕij(hi) (4.131)

= −G

4

∑
i

∑
j

mimj[ϕij(hi) + ϕij(hj)] (4.132)

となる. ここで, iと jに関する和の対称性を用いた. また, ϕij(hi) := ϕij(rij, hi)とした.

(4.131)を用いて ∂Lgrav/∂riを計算する:

∂Lgrav

∂ri
= −G

2

∑
j

∑
k

mjmk

[
∂ϕjk(hj)

∂rjk

∣∣∣∣
hj

∂rjk
∂ri

+
∂ϕjk(hj)

∂hj

∣∣∣∣
rjk

∂hj

∂ri

]
(4.133)

さらに, (4.101), (4.102), (4.104)を用いて, 4.6.1節と同様の計算を行うことで,下式を得る.

1

mi

∂Lgrav

∂ri
= g1,i + g2,i (4.134)

= −G

2

∑
j

mjeij

[
∂ϕij(hi)

∂rij
+

∂ϕij(hj)

∂rij

]
−G

2

∑
j

mj

[
ζi
Ωi

∇ijWij(hi) +
ζj
Ωj

∇ijWij(hj)

]
(4.135)

ζi :=
∂hi

∂ρi

∑
j

mj
∂ϕij(hi)

∂hi

(4.136)

これが, i粒子への自己重力加速度である.

ここで, (4.127)より, ∂ϕ(r, h)/∂rは有限の距離 rでは 0にならないことに注意が必要で
ある. この場合, g1,iの jについての和は j = 1, 2, ..., N のN個全ての粒子について取らな
ければならない. なお, g2,iについては, ∂W (r, h)/∂rが有限の距離 r = Hより遠方では 0

になるようなW (r, h)を取ることで, i粒子周りの少数個の粒子のみの和に抑える事ができ
る. g1,iに関しては, この性質のため単純にはオーダーO(N2)の計算量が必要となり, 計
算コストが大きい. そこで, 本研究ではツリー法という手法を用いることで, 重力を近似
的に評価し, 計算量を O(N logN)に削減している. ツリー法の詳細について以下で簡単
に説明する. まず, 計算領域 (今の場合は SPH粒子の集合)を粒子分布に従って階層的に
分割し, 枝構造を作る. この構造に基づいて, i粒子への寄与を考慮する際には, i粒子から
ある程度離れた粒子からの寄与をまとめて, それらの属する枝からの力で近似して評価す
ることで, 計算を簡素化する. 本研究では, FDPSを用いることでツリー法の実装がなさ
れている（Iwasawa et al. 2016a,b）. なお, ツリー法の詳細については, 例えば富阪 et al.

（2007）第 6章を参照されたい.



35 4.6 SPH法

4.6.4 本研究で用いたSPH法の詳細
次に, 本研究で用いた SPH法の詳細を述べる. なお, 手法の概要については, 4.1 節で述
べている. 追記する点として, 本研究では時間発展にリープフロッグ法と予測子修正子法
(Predictor-Corrector法)を用い, カーネル関数にはWendland C2 kernelを用いている.

Wendland C2 kernelではカーネル関数W (r, h)は以下のように表される:

W (r, h) = H−Dw(r/H) (4.137)

H = CH/hh (4.138)

w(q) = CW(1− q)3+(1 + 3q) (4.139)

∂w(q)

∂q
= 3CW

[
(1− q)3+ − (1− q)2+(1 + 3q)

]
, (4.140)

各係数はD = 3のとき, CH/h = 1.936492, CW = 21/(2π)である. カーネル半径H は,

r > HのときにW (r,H) = 0となるHである. 下付き添字の+は, (x)+ = max(x, 0)を意
味する. また, (4.92)中の ηは, この kernelの場合は η = 1.6である.

以上の点を踏まえ, 本研究での計算手法の詳細を述べる. 4.7 節で述べる手法で初期条
件を与えた後, 各タイムステップ毎に下記の手順で時間発展を計算する.

1. タイムステップ∆tを以下の手順で決める. まず, i粒子のタイムステップ∆tiを以
下のように求める.

∆ti = min(∆tmax,∆th,i,∆tc,i,∆tg,i) (4.141)

∆tmax = 2−8 s (4.142)

∆th,i = Ctime
hi

vsigi,max

(4.143)

∆tc,i =

{
−Ctime(∇ · vi)

−1 for∇ · vi < 0

∆tmax otherwise
(4.144)

∆tg,i = Ctime

(
hi

|gWD,i|

)1/2

(4.145)

(4.146)

ここで, Ctime = 0.1としている. また,

vsigi,max = max
j(rij<Hi)

vsigij (4.147)

である. なお, ここでは rij < Hi を満たす j に関する最大値を考える. さらに,

∆t = mini∆tiによって∆tを定める.

2. Aprox13を用いて原子核反応を計算する. 引数としては∆t, ρ
(0)
i , u

(0)
i , T

(0)
i , {X(0)

a,i }を
与え, 4.5 節で述べたように計算する. なお, 上付き添字 (0)は各タイムステップの初
期時刻での物理量であることを示す. 以下, 初期時刻から∆t/2後のそれを (1/2)を
付けて示し, ∆t後の (1)は省略する. これにより, ∆ϵnuc,iと {Xa,i}を得る.
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3. 座標 riを計算し, その他の物理量を予測する:

ri = r
(0)
i + v

(0)
i ∆t+

1

2
a
(0)
i ∆t2, (4.148)

v
(1/2)
i = v

(0)
i +

1

2
a(0)∆t, (4.149)

u
(1/2)
i = u

(0)
i +

1

2
u̇(0)∆t (4.150)

α
(1/2)
i = α

(0)
i +

1

2
α̇(0)∆t, (4.151)

α
u,(1/2)
i = α

u,(0)
i +

1

2
α̇u,(0)∆t, (4.152)

ṽi = v
(0)
i + a

(0)
i ∆t, (4.153)

ũi = u
(0)
i + u̇

(0)
i ∆t+∆ϵnuc,i, (4.154)

α̃i = α
(0)
i + α̇

(0)
i ∆t (4.155)

ここで, 上付きの∼は暫定的に予測された物理量であることを示し, 後述する手順
によって修正される.

4. 反復法によって, 密度とカーネル半径を求める.

(a) 密度を下記の式で求める:

ρi =
∑
j

mjWi (4.156)

ここで, Wi = Wij(hi) = W (rij, hi)である.

(b) 求めた密度を用いてカーネル半径を計算する:

Hi = max

[
CH/h × η

(
mi

ρi

)1/D

, Hmax

]
, (4.157)

ここで, Hmaxは初期のWDとBHの距離である.

(c) 上記の手順を 3回繰り返す.

5. 下記の物理量を更新する:

∇ · ṽi = − 1

Ωiρi

∑
ṽij ·

[
mj

∂Wi

∂rij

rij
rij

]
, (4.158)

∇× ṽi =
1

Ωiρi

∑
ṽij ×

[
mj

∂Wi

∂rij

rij
rij

]
, (4.159)

Ωi = 1 +
1

D

hi

ρi

∑
j

mj
∂Wi

∂hi

, (4.160)

Āi =
1∑

a Xa,i/Aa

(4.161)

Z̄i = Āi

∑
a

(
Za

Aa

Xa,i

)
, (4.162)
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6. HELMHOLTZ状態方程式を計算し, 熱力学的量を更新する. 4.4 節を参照. これに
より, P̃i, c̃s,i, T̃iを得る.

7. 加速度と内部エネルギーの時間微分を計算する.

(a) Balsara switch項を求める:

fi =
|∇ · ṽi|

|∇ · ṽi|+ |∇ × ṽi|+ 0.0001c̃s,i/hi

. (4.163)

(b) WDの自己重力を計算する:

g1,i = −G

2

∑
j

mj
rij
rij

[
∂ϕ(rij, hi)

∂rij
+

∂ϕ(rij, hj)

∂rij

]
, (4.164)

g2,i =
G

2

∑
j

mj

[(
ζi
Ωi

∂Wi

∂rij
+ ηj

∂Wj

∂rij

)
rij
rij

]
, (4.165)

また, BH重力 gBH(ri, ṽi)を (4.41)から計算する (4.3 節参照).

(c) ∇P/ρと人工粘性に由来する加速度 ah,i を計算し, 全ての加速度を足し合わ
せる:

ah,i = − 1

mi

∑
j

P̃iV
2
i

(
P̃j

P̃i

)k

Aij − P̃jV
2
j

(
P̃i

P̃j

)k

Aji +mimjfijΠijĀij

 ,

(4.166)

ai = ah,i + gWD,i + gBH,i (4.167)

ここで,

Πij = − α̃ij

2

vsigij w
0
ij

ρ̃ij
, (4.168)

vsigij = c̃s,i + c̃s,j − 3w0
ij, (4.169)

w0
ij = min (wij, 0) , (4.170)

wij = eij · ṽij (4.171)

である.

(d) 内部エネルギーの時間微分と α̇を計算する:

u̇i =
1

mi

∑
j

ṽij ·

P̃iV
2
i

(
P̃j

P̃i

)k

Aij +
mimjfijΠij

2
Āij

 , (4.172)

α̇i = − α̃i − αmin

Hi/(0.25CH/hc̃s,i)
+ max [−(∇ · ṽi)(αmax − α̃i), 0] . (4.173)
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(e) 速度と内部エネルギーを修正する:

vi = v
(1/2)
i +

1

2
ai∆t (4.174)

ui = u
(1/2)
i +

1

2
u̇i∆t+∆ϵnuc,i (4.175)

αi = α
(1/2)
i +

1

2
α̇i∆t, (4.176)

(f) (4.1)の条件を満たした SPH粒子を消去する.

(g) t = t(0) +∆tに更新し, 1に戻る.

4.7 初期条件
4.7.1 WDの初期条件
WDの初期条件はTanikawa et al.（2015）, Sato et al.（2015, 2016）に倣って作成し
ている. この手法では, 以下の 6つの手順を踏まえて, N 個の SPH粒子で表される, 質量
MWDを持つWDの初期条件を作成する.

1. 質量MWDを持つ, 完全縮退した (T = 0 K), 12C 50 %, 16O 50 %の組成を持つWD

についての密度分布を求める. さらに, その解の密度分布と整合するようにN 個の
SPH粒子を球状に配置する.

2. 一様に T = 106 Kの温度を持つと仮定して, 各 SPH粒子の内部エネルギー ui を
HELMHOLTZ状態方程式を用いて与える.

3. 原子核反応を含めずに, ≃ 10 τdynの時間だけWDの時間発展を計算する. ここで,

τdynは
τdyn =

GMWD

4π(RWD)3/3
(4.177)

で与えらえる, WDの dynamicalタイムスケールである. この際は 4.6.4 節と同じ手
法を用いる. ただし, 速く平衡状態へと緩和させるために, 次のような速度を減衰さ
せる項を, (4.167)の右辺に加えて計算を行う.

(ai)damp = − vi

20 s
(4.178)

なお,この計算中は (4.172)による内部エネルギーの計算をui = ui(ρi, Ti = 106K, {Xi,a})
に置き換える. つまり, 温度を Ti = 106 Kに固定して HELMHOLTZ状態方程式を
用いて内部エネルギーを求めている.

4. さらに, 内部エネルギーも含めた緩和を行う. 計算時間は先の手順と同じで, 緩和の
ための加速度項も同様に加える. ただし, この際は (4.172)の計算後に, さらに下記
の計算によって内部エネルギーを緩和させる.

unew
i = (ui)min + (uold

i − (ui)min) exp

(
− ∆t

10 s

)
(4.179)
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ここで, (ui)minはHELMHOLTZ状態方程式を用いて, (ui)min = ui(ρi, Tmin,{Xi,a})で
与えられる. Tmin=105 Kは設定した下限の温度であり, 緩和後の本題である潮汐破壊
現象の計算中にもこの温度を下回らないように設定している.

5. WDの重心の座標, 速度が 0になるように座標系を取り直す.

6. He WD, ONeMg WDを考える場合は, 組成 {Xi,a}を表 4.1で与えられる組成に取
り直す.

4.7.2 軌道の初期条件
軌道の初期条件は, Schwarzschild時空において質点とみなしたWDが放物線軌道にな
るように与えている. まず, シミュレーションを通して, BHが原点にあるデカルト座標を
とる. このとき, WDの軌道要素 6個を決めるための条件を 6個課す必要がある. その 6

個の条件から, WDの軌道要素 (rWD,vWD)が決まった後は, 4.7.1 節で与えたWDを表す
SPH粒子に, 一様に ri → ri + rWD, vi → vi + vWD という座標, 速度変換を行う. これに
よって, シミュレーションの初期条件を与える.

以下, 軌道要素を決める 6個の条件を示す.

1. Schwarzschild時空での放物線軌道を考える. これは, 無限遠方で質点が静止してい
るという条件,

ϵ = c2 (4.180)

に相当する. ここで, ϵは単位質量あたりの, 静止質量を含む軌道運動エネルギー
(4.13), (4.18)である.

2. MBH,MWD, βから近点距離がRp = Rt/βに決まる. これにより, 軌道角運動量 jが
以下のように定まる. 近日点では dr/dt = dr/dλ0である (λは affineパラメータ).

これと ϵ = c2を (4.14)に代入すれば, j > 2RScのときに解となる jが存在し,

j = c

√
RSR2

p

Rp −RS

(4.181)

となる. 一方, j ≤ 2RS cの場合は, 図 3.1の “WD enters BH”に相当する.

3. 初期時刻 t = 0でのWDの座標 r0, 速度 v0に関し, zo = 0, vz,0 = 0とする. 4.3 節で
述べたように, この条件では質点の運動の軌道面は z = 0の赤道面上になる.

4. r0 = 5Rtとする. Rtが潮汐力によってWDが変形・破壊される長さのスケールであ
り, 近日点に至る前の潮汐力による変形を考慮するためには, r0 ≳ Rtを満たす必要
がある. よって, r0として上記の値を取った.

5. Newton力学で近日点が xp = 0, yp < 0をみたすように作った初期条件と, 同じ座標
を初期座標 r0に取る. これは, BH重力をTRポテンシャルとNewton重力で変化さ
せたときの差異を比較しやすくするために課した条件である.
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6. 上記で 6個の条件が課されているが, 縮退を解くための条件として xo < 0, ṙ0 < 0の
条件を課す.
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第5章 結果

5.1 WD–BH TDEの多様性
図 5.1, 5.2がシミュレーション結果のパラメータ依存性を示している. 図 5.1ではTDE

後の全てのWDの残骸のプロフィールを示しており, 一方図 5.2では, BHに対し非束縛
軌道を辿る残骸のプロフィールを示している. 図 5.1の 1行目は, 原子核反応によって解
放された核エネルギー Enucを示している. Enuc ≲ 1048 ergの場合では, 原子核反応の影
響は小さいため, この値を爆発的原子核反応が起こる/起こらないの境界として採用した.

これにより, BH–WD TDEは以下の 3つの種類に分類する事ができる.

第一の種類は, 爆発的原子核反応は起こさないもののWDが潮汐破壊される場合である
(Type I TDE). この種類のTDEは図 5.1, 5.2 中の中抜きの円で示されている. これは, 爆
発的原子核反応が起こらないという点において, 主系列星が破壊される “普通の”TDEの
アナロジーと捉えることが出来る. このパターンの例として, シミュレーション結果のス
ナップショットを図 5.3に示す. ただし, このパターンは本研究の興味の対象ではないた
め, これ以上は考慮しない.

他の 2種類のTDEにおいては, WDが爆発的原子核反応を起こす. これらは図 5.1, 5.2

中の中抜きでない円または四角のプロットで示されている. この 2種類を分類する差異は,

WDが近日点を通過する間に, 先進するWDの一部が後に続く部分と衝突するか否か, と
いう点である. 自身と衝突しない場合をType II TDE, 衝突する場合をType III TDEと
分類し, それぞれ中抜きでない円, 四角として図 5.1, 5.2中に示す. また, それぞれの場合
の例として, 図 5.4, 5.5にシミュレーション結果のスナップショットを示す. なお, Type III

TDEは, おおむね “BH enters WD”とされているパラメータ領域に位置している (図 3.1

参照). この場合, “BH captures WD”の場合と同様に, WDがBHに吸収されて光学的観
測兆候を示さないのではないかという懸念が浮かぶ. しかしながら, ここでは BHの半径
はWDに比べて非常に小さく, 近日点を通過する間に BHに吸収されるWDの割合は極
めて少ない. このため, 後に述べるように, “BH captures WD”の場合とは異なり, 光学的
観測兆候が期待される.

Type III TDEの特徴としては, 図 5.1の第 1列目から読み取れるように, 激しい原子核
反応が起こり解放される原子核エネルギーが大きいという点がある. また, 図 5.2の第 1

列目より, 非束縛軌道を辿る残骸の割合が特に多くなっていることが分かる. これらの原
因については 5.3 節で詳しく考察する.

本節においては, 自己衝突の影響について考えることにする. 図 5.5の左側 2列 (自己衝
突の直前/直後に相当) を比較すると, 衝突を起こしたWDの後進する部分は, 衝突によっ
てエントロピーと温度が上昇していることが分かる. 具体的には, 温度は∼ 2× 109 Kま
で上がっている. しかし, これは衝突した部分で原子核反応に火を点けるほどには至って
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図 5.1: TDE後の残骸のプロフィール. x, y軸は図 3.1と同じだが, 図 3.1では y軸は log

スケール, この図中では linearスケールで表記している. 黒実線は図 3.1と同じくTDEの
起こる境界を示している. 左から右へ, 各列はMWD = 0.2, 0.6, 1.2M⊙の場合の結果を示
している. 中抜きの円は爆発的原子核反応が起こっていない場合の TDE (Type I)を, 中
抜きでない円は原子核反応が起こり, 自己衝突が起こっていない場合のTDE (Type II)を,

中抜きでない四角は原子核反応が起こり, 自己衝突も起こっている場合のTDE (Type III)

をそれぞれ示している.
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図 5.2: TDE後の, BHに対し非束縛軌道を辿る残骸のプロフィール. 図 5.1では束縛, 非
束縛に関わらず, 全ての残骸のプロフィールを示していた.
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いない. この, 温度上昇はするものの原子核反応の着火までは進まない, という振舞いは,

図 5.5以外の場合のパラメータにおいても同様である. つまり, 自己衝突の原子核反応に
対する影響はほとんどないと結論付けられる.

ただし,自己衝突はBHへの残骸の降着に対し影響を及ぼす. 図 5.6は, BHへの質量降着
率を示している. ここで, BHへの降着率は, 単位時間あたりにBHに吸い込まれて消える
SPH粒子の質量で定義している. これを見ると, WDが近日点を通過する時点から,非常に
高い降着率でBHへ降着していることが分かる. 具体的には, ∼ 104M⊙ yr−1 ∼ 1010ṀEdd

になっている. 他方, Type I, II TDEの場合は, 図 5.3, 5.4を見れば明らかなように, シ
ミュレーション中に BHに降着はしない. (Type I TDEで “BH captures WD”との境界
に近いパターンについては, WDの一部が近日点通過中に BHに降着はするが, それはこ
こでの興味の対象ではない. ) このような, Eddington質量降着率を遥かに超える降着率
で物質が降着する場合, 降着円盤からの flareと相対論的ジェットを生じる可能性がある
(2.3 節参照). また, Evans et al. （2015）はMBH = 105M⊙, β = 10 and 15, M⋆ = 1 and

0.57M⊙の場合の TDEを数値シミュレーションによって調べ, 本研究における Type III

TDEと同様の振舞いをすることを示している. つまり, 星とBHが接触するほど強く接近
し, 星が自己衝突を起こすという特徴を示している. さらに Evans et al. （2015）は, 本
研究よりも長いタイムスケールの時間発展を追い, BHへの質量降着率が標準的な t−5/3の
冪に従わず, ほぼフラットになることを発見した. 本研究で調べた場合についても, Evans

et al. （2015）と同じく特異な質量降着率を長期間示すのかどうかは興味深い問題である
が, それは future workにて調べる予定である.

ただし, 留意されたい点として, 図 5.6に示されている降着率は厳密な BH表面への降
着率ではないという問題がある. 4.3 節で述べたように, SPH粒子が BHに吸い込まれた
と判定する条件は, 各 SPH粒子のBH中心からの距離が, Schwarzshild半径+SPH粒子の
カーネル半径以下になるかどうかで決めている. 今の場合, WDが近日点を通過している
最中 (図 5.5の左側 2列) においては, 約 20RS以内に入った SPH粒子はBHに吸い込まれ
たとみなしている. このため, Schwarzschild半径近傍は現手法では解像できておらず, よ
り詳細な計算によって降着率の具体的な値は修正される可能性がある.

5.2 生成される原子核の組成
ここでは, 爆発的原子核反応を伴う場合 (図 5.1中の, 中抜きでない点)に着目し, 原子核
反応による核組成の変化を考察する. 図 5.1中の 2から 5列目が生成された原子核の質量,

及び質量割合を示している. なお, ここではWDの残骸が束縛されているか否かに関わら
ず, 全ての残骸に含まれる原子核の量を示している. 原子核燃焼により, 多量の IGEsが生
成され, またそのうちの 80%以上は 56Niとなっている. 第 3 章で述べたように, 非束縛軌
道を辿る残骸中の 56Ni は, 崩壊によって残骸にエネルギーを注入して, 残骸を光らせると
期待される. 具体的にどのような観測兆候が現れるかについては本研究では扱わないが,

future workとして調べる予定である (7.2 節参照). 図 5.1からまず分かることは, 原子核
組成はMWDに大きく依存し, MBHと βに対する依存性は小さいという点である. ただし,

本研究においては異なるMWDに対しては異なるWDの原子核組成を仮定しているため,
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図 5.3: 爆発的原子核反応を伴わない TDE (Type I TDE)の例. ここで, シミュレーショ
ンのパラメータは, MWD = 0.6M⊙, MBH = 103 M⊙, β = 1.0である. WDとBHの軌道面
(z = 0)の断面図を示しており, 原点に BHがあり, 黒い実線が BHの Schwarzschild半径
を, 紫の実線が潮汐半径を示している. また, WDを構成する SPH粒子を微小な青い点で
示している.
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図 5.4: 爆発的原子核反応が起こり, かつ自己衝突が起こらないTDE (Type II TDE)の例.

ここで, パラメータはMWD = 0.6M⊙, MBH = 103M⊙, β = 5.0である.
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図 5.5: 爆発的原子核反応が起こり, かつ自己衝突が起こるTDE (Type III TDE)の例. こ
こで, パラメータはMWD = 0.6M⊙, MBH = 10M⊙, β = 5.0である. 時刻 t = 12.0, 12.3 s

はそれぞれ自己衝突の起こる直前/直後に相当する. 5列目の色は単位質量あたりに解放さ
れる原子核エネルギー ϵnucを示している. 図 5.3, 5.4と同じく, 黒の実線が Schwarzschild

半径を, 紫の実線が潮汐半径を示しているが, ここでは Schwarzschild半径は非常に小さい
ため, 図中ではっきりとは見えない.
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図 5.6: 自己衝突が起こる場合のBHの質量降着率. ここで, パラメータは図 5.5と同じく,

MWD = 0.6M⊙, MBH = 103M⊙, β = 5.0である. 矢印はWDが近日点を通過する時刻を
示す. 矢印の時刻近傍におけるピークは, WDのうち BHに近い側の一部が, 近日点通過
中に直接BHに吸い込まれることによって現れている.
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. 生成される原子核組成はWDの質量というよりは初期の原子核組成に依存している, と
結論するべきである.

まず,MWD = 0.2M⊙の場合について考察する. この場合,初期のWDの組成は100% 4He

である. この場合の特徴としては, 以下の 3点が挙げられる. (1) 生成される IMEsは少
量 (≲ 0.01M⊙). (2) IMEsを構成する原子核のほとんどは 36Ar, 40Ca, 44Tiである. (3)

IGEsに占める 56Niの割合が比較的少ない (≲ 90%). これらの特徴は He WDにおける
detonationによって生じる原子核組成と概ね一致している（Woosley and Weaver 1994,

Livne and Arnett 1995, Holcomb et al. 2013）. Holcomb et al. （2013）は, 1次元の流
体シミュレーションを用いて, He WDにおいて detonationが起こる条件について調べて
いる. そこでは, ρ ≲ 106 g cm−3の条件下で detonationが起こった場合, , 生成される原
子核の大部分は 40Ca, 44Ti, 48Crで構成され, ρ ≳ 106 g cm−3の場合は 52Feや 56Niで構成
されることが示されている. もし ρ ≲ 106 g cm−3の低密度条件下で He WDが燃えた場
合には, 40Ca, 44Ti, 48Crが支配的になり, これはCa-rich gap transientsの起源天体となり
うるということが示唆されている (6.1 節参照). しかしながら, 興味深いことに, 本研究に
おいては原子核反応による主な生成物は 56Niであり, IMEsの量は少量である≲ 0.01M⊙.

この理由としては, 本研究においてはWDは潮汐力によって圧縮されており, 密度が高い
状況において原子核反応がおこっているためと考えられる. 図 5.7は, 各 SPH粒子の最終
的な原子核組成を, その粒子がシミュレーション中に経験する最高温度 Tmaxと, Tmaxを
取る時点の密度 ρtmaxの関数としてプロットした図である. この振舞いはHolcomb et al.

（2013）のそれと一致している. ただし, ρtmax ≳ 106 g cm−3の条件下で detonationを経験
する SPH粒子が支配的なため, 生成される IMEsの量が≲ 0.01M⊙と少量になったと考
えられる. ただし, 本研究のシミュレーションにおいては解像度が十分でないため, より
高解像度の計算ではこの原子核組成の結果は修正される可能性がある. ただし, Tanikawa

（2017a）において, 高解像度 (≃ 300 M個の SPH粒子を用いて, MWD = 0.45M⊙の He

WDのTDEを調べられており, その結果と本研究の結果は定性的に一致している.

MWD = 0.6, 1.2M⊙の場合の結果に関しては, 図 5.1より, 28Siと 32Sが IMEsの中で
支配的な原子核であり, MWD = 0.6M⊙とMWD = 1.2M⊙の差異は, 生成された IMEs

の量に見ることが出来る. MWD = 0.6M⊙の場合に関しては, ≃ 0.1M⊙の IMEsが生成
されている一方で, MWD = 1.2M⊙ に関しては, ≃ 0.01M⊙ となっている. この理由を
以下で考察する. まず, MWD = 0.6M⊙の場合では, IMEsの生成に至る原子核反応を起
こすのは, 中程度の密度 (106 ≲ ρtmax [g cm−3]≲ 107)で燃えたものであることが図 5.8

から分かる. 同様に, MWD = 1.2M⊙ の場合では IMEsを生成する密度は図 5.9より,

(3 × 106 ≲ ρtmax [g cm−3]≲ 107)である. なお, これらの IMEsを生成する密度の範囲は,

Fink et al. （2010）, Marquardt et al. （2015）とほぼ一致している. また, 図 5.10, 5.11

はそれぞれ, MWD = 0.6, 1.2M⊙の場合の ρtmaxに関するヒストグラムを示している. こ
れと, 先程の IMEsを生成する ρtmaxを比較すると, MWD = 0.6M⊙では IMEsを生成する
ρtmaxを持つものは, ヒストグラムのピーク近くに位置しており, IMEsを生成しうる “候
補”が多い. 一方で, MWD = 1.2M⊙の場合では, そのようなものはヒストグラムの低密
度側のテールに位置し, わずかな量しかない. この振舞いは, より重いWDの方が高密度
になっているという, TDEを起こす前のWD内部の密度構造に由来している. つまり, 生
成された IMEsの質量が重いWDでは少なくなっているのは, 元々のWDの密度が高いた
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図 5.7: IGEsと IMEsの質量割合を, 最高温度 Tmaxと Tmaxを取るときの密度 ρtmaxの関数
としてプロットした図. ここで, パラメータはMWD = 0.2M⊙, MBH = 102.5 M⊙, β = 5.0

である.

め, IMEsより先の IGEsまで燃えてしまうことによる, と結論付けられる.

5.3 残骸の運動に対する原子核反応の影響
図 5.2の第 1行目は, 非束縛軌道にある残骸の質量の, 全ての残骸の質量に占める割合を
示している. 爆発的原子核反応が起こっていないパラメータ領域においては, この割合は
約 50%で一定になっており, 標準的なTDEのシナリオと一致している. なお, 図中右上の
境界 (“BH captures WD”)の部分で赤い中抜きの点が現れているのは, シミュレーション
中にWDのうちBHに近い軌道を辿る部分が, BHに吸収されてしまっていることによる.

直観的に期待されるように, 解放される原子核エネルギーEnucが大きくなるほど, 非束
縛の残骸の質量は増えていることがわかる. これは, 原子核反応によって解放されるエネ
ルギーの一部が, 軌道運動のエネルギーに変換されることによる. どのようにこの変換の
プロセスが起こるのかを考えよう. まず, 原子核反応によって, 当初の組成よりも重い安定
な原子核が生成される. この際, 同時に原子核エネルギーも解放される. このエネルギー
は物質の内部エネルギーを増やし, これは圧力の増加に繋がる. 原子核反応は, WDの内
部で起こることから, 圧力は全体としてWDの外層に向かって残骸を押す. これにより,
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図 5.8: 図 5.7と同様だが,ここでのパラメータはMWD = 0.6M⊙, MBH = 103 M⊙, β = 5.0

である.
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図 5.9: 図 5.7, 5.8 と同様だが, ここでのパラメータは MWD = 1.2M⊙, MBH =

103.5M⊙, β = 3.5である.
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図 5.11: ρtmaxを関数としたヒストグラム. ここで, パラメータは図 5.9と同じMWD =

1.2M⊙, MBH = 103.5 M⊙, β = 3.5である.
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残骸の運動エネルギーが変化し, 非束縛軌道を辿る残骸が増える. 特に, 軌道面と垂直な
方向には, +zと−z軸方向のどちらにも軌道運動エネルギーを増やす方向に圧力が加えら
れる点に留意されたい. ただし, MWD = 1.2M⊙の場合に関しては, 非束縛の割合の増え
方が, より軽いWDの場合ほど顕著ではないことが見て取れる. また, 図 5.2の第 5列を
見ると, MWD = 0.2, 0.6 M⊙の場合には生成された IGEsのほとんどが非束縛であるのに
対し, MWD = 1.2M⊙の場合はまだ半分近い量が束縛軌道にあることが分かる.

これは, MWD = 1.2M⊙の場合, 潮汐力による軌道運動エネルギーの分配が, 解放され
る原子核エネルギーの影響を上回っていることのよると考えられる. , 潮汐力による軌道
運動エネルギーの分配∆ϵtは (2.25)で与えられ, WDの場合には

∆ϵt ∼ βnGMBHRWD

R2
t

(5.1)

≃ 1.2× 10−3c2βn

(
RWD

109 cm

)−1(
MBH

103M⊙

)1/3(
MWD

0.6M⊙

)2/3

, (5.2)

となる. 重いWDほど小さい半径を持っているので (表 4.1)参照), ∆ϵtは重いWDほど
大きくなる. もし原子核反応が完全に進み, 原子核組成が 56Ni 100%になった場合に解放
される原子核エネルギー∆ϵnucは, それぞれ最初の組成がMWD = 0.2, 0.6, 1.2M⊙のそれ
だった場合, 1.7× 10−3, 8.7× 10−4, 6.8× 10−4 c2となる. ∆ϵt ≫ ∆ϵnucが満たされる条件
下であれば, 原子核反応の残骸の運動に対する影響が無視できると考えることができ, 非
束縛の質量も増えないと考えられる.

図 5.13は,原子核反応が起こらない場合のシミュレーションの最終時刻における,軌道運
動エネルギーの分布を示している. シミュレーション結果から得られる∆ϵtは (5.2)による
見積もりと一致している. また, 図 5.13より, MWD = 0.2, 0.6M⊙の場合には∆ϵt ≲ ∆ϵnuc
が満たさている事がわかる. ゆえに, これらの場合において, 原子核反応によって IMEsや
IGEsが生成されて原子核エネルギーが解放されると, その残骸が非束縛になったと考え
られる. 対照的に, MWD = 1.2M⊙の場合は, ∆ϵt ≳ ∆ϵnucとなっているため, 原子核エネ
ルギーが解放されても, 非束縛の残骸の質量が増えないという結果になった.

また, 5.1 節で触れたように, Type III TDEに関しては, 他の場合のTDEに比べて, 解
放される原子核エネルギーが大きく, 非束縛軌道を辿る残骸の割合も多くなっている. こ
の原因としては, WDが BHと接触するほど接近する軌道であり, 特に BHに近い側で極
めて強い潮汐力による圧縮, 原子核反応を起こすためと考えられる. 例えば, 図 5.4におい
ては, WDの中心に近い部分が原子核反応によって多量の 56Niを生成しているのに対し,

図 5.5の第 5行 2列目を見ると, WD中心ではなく, BHに近い側で激しい原子核反応が
起きていることが分かる. 図 5.4の振舞いは, 図 2.1のように星の中心に対し対称な潮汐
力がかかっていると考えれば直観的に理解できるが, 図 5.5の場合には, なぜ対称になっ
ていないのだろうか. それは, 潮汐力が星の中心に対し対称とみなせるのは, Rp ≫ R⋆の
仮定が成り立つ場合であり ((2.4)参照), Type III TDEの場合にはこの仮定が成り立たな
いためである. Type III TDEはパラメータ空間において概ね “BH enters WD”の部分に
位置しており, TDEとこの部分の境界は Rp = R⋆で与えられていたことを思い出せば,

Rp ≲ R⋆がType III TDEの場合に成り立つことはよいだろう. さらに, Rp ∼ R⋆の場合
に内側ほど強い潮汐力を受けるというのも, (2.3)から分かる. つまり, Type III TDEのよ
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解放される単位質量あたりの原子核エネルギーを示している.
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り, 他のパラメータはMBH = 102.5M⊙, β = 1.0 に固定している. 実線が各場合の軌道運
動エネルギーの分布を示しており, 破線は原子核組成が 56Ni 100%になった場合に解放さ
れる単位質量あたりの原子核エネルギーを示している.
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うにRp ≲ R⋆が成り立つ場合には, WDのうち, BHに近い側の方がより強い潮汐力によ
る圧縮と, それによる原子核反応を起こした結果, WD中心で原子核反応が起こる場合よ
りも効率的に非束縛の残骸を増やすことになった, と考えられる.
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第6章 議論

6.1 WD–BH TDEはCalcium-rich gap transientsの起
源になるか?

WD–BH TDEらしき可視光で光る天体が未だ見つかっていないことは 3.2 節で述べた
通りである. しかし, Sell et al. （2015）らは, Calcium-rich gap transients (以下, Ca-rich

gap transientsと呼ぶ)と呼ばれる, 既に発見されている天体の起源の一つとして, Heを
主として構成される比較的軽いWDが, IMBHによって破壊されるTDEを提案している.

本節では, Sell et al. （2015）が提案するように, WD–BH TDEがCa-rich gap transients

の起源になりうるのか, という点を考察する.

Ca-rich gap transientsの定義, 及び特徴がKasliwal et al. （2012）に示されている. そ
れによれば, Ca-rich gap transientsは以下の様な特徴を備えている.

• I型超新星爆発に似ている.

• I型超新星爆発に比べて暗く, また速い速度を持っている.

• 非常に多量のCaを含んでいる.

• 平均的な Ia型超新星爆発よりも速い時間進化をする.

• 典型的にホスト銀河の外縁部で起こる.

また, Kasliwal et al.（2012）においてCa-rich gap transientsの要件とはされていないが,
56Niの質量が少ないという特徴もある. 具体的には, 下記のような見積もりがいくつかな
されている.

• 0.003 M⊙ for SN2005E （Perets et al. 2010）

• 0.016 M⊙ for PTF10iuv （Kasliwal et al. 2012）

• 0.005− 0.010 M⊙ for SN2012hn （Valenti et al. 2014）

これらの特徴と, 本研究の 0.2M⊙の質量のHe WDが破壊される場合のシミュレーション
結果を, 以下で比較する.

図 6.1は非束縛の残骸の全質量と 40Ca, 56Niの質量を示している. 40Caの非束縛の残骸
に占める割合は小さく (≲1 %), 一方 56Niは大きな割合を占めている (≃50 %). シミュレー
ションの結果から得られた 56Niの質量 (≳ 0.04M⊙)は, 先に述べた観測から見積もられた



59 6.1 WD–BH TDEはCalcium-rich gap transientsの起源になるか?

0

1

2

3

4

5

6

0

1

2

3

4

5

6

0

1

2

3

4

5

6

100 101 102 103 104 105 106

β

0

0.05

0.1

0.15

0.2

U
n
b
o
u
n
d
m
a
ss

[M
⊙
]

β

0

0.0005

0.001

0.0015

0.002

U
n
b
o
u
n
d

4
0
C
a
m
a
ss

[M
⊙
]

β

MBH[M⊙]

0

0.02

0.04

0.06

0.08

0.1

0.12

U
n
b
o
u
n
d

5
6
N
i
m
a
ss

[M
⊙
]

図 6.1: Ca-rich gap transientsに関連する物理量. ここでは, Ca-rich gap transientsの起
源と期待されてきたHe WDの場合を示している.
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質量に比べ非常に多量であり, 一致していない. このような振舞いは, 5.2 節で考察したよ
うに, WDが潮汐力で強くされた条件下 (ρtmax ≳ 106 g cm−3) で原子核反応が起こったこ
とによる. また, 0.2 M⊙はHe WDのほぼ下限の質量であるため, 56Niの質量についても
下限を与える点に留意されたい. このことは, WD–BH TDEがCa-rich gap transientsの
起源にはなりえないことを示唆している.

6.2 数値計算の解像度依存性
これまでの議論では,数値計算に用いる SPH粒子の数Nは全てN = 786432に固定して
いた. しかし, 数値計算の結果は当然 SPH粒子数にも依存している. 本節では, この SPH

粒子数 (数値計算の解像度)の影響について議論する.

図 6.2は, 原子核反応による生成物の量の解像度依存性を示している. ここで, 解像度
はN = 786432から×2−3, 2−2, . . . , 23まで変化させている. また, シミュレーションのパ
ラメータの取り方に関しては, 自己衝突の影響を避けることができて, かつ最もWDが強
く圧縮される, Type II TDEの中で最も大きい βの値を取る場合を考慮している. 図 6.2

が示しているのは, この範囲のNで解像度を向上しても数値計算の結果は収束していない
ということである. また, その解像度依存性はMWDによって異なっている, ということも
示している.

この原因については, Tanikawa et al.（2017）で詳しい考察がなされている. Tanikawa

et al. （2017）では, 本研究とほとんど同じ手法が用いられており, そこでも解像度依存
性が調べられ, 約 25 M個 (1M = 230 ≃ 109)の SPH粒子を用いても, 原子核反応の結果
が収束しないことが示されている. この非収束性の原因として, 以下の点が示されている.

まず, 解像度が十分ではないために, WDが最も強く圧縮される近日点付近ではWDの構
造が解像できなくなる. このとき, WDの中心部と外縁部の間の z方向の距離と, SPH粒
子のカーネル半径 (数値計算の空間解像度に相当する)がほぼ同じ大きさになっている. こ
の際, 外縁部と中心部の SPH粒子の速度差が超音速であると, それらは SPH粒子のカー
ネル半径内に位置しているため, 人工粘性によって加熱が生じる. この加熱によって温度
上昇, ひいては原子核燃焼が点火されることで, 本計算においては原子核反応が起こって
いる. ただし, この加熱は人為的な偽の加熱である. なぜなら, 十分な空間解像度があれ
ば, カーネル半径は 0に収束していき, カーネル半径内に位置する SPH粒子間に超音速の
速度差が生じることはなく, このような人為加熱は起こらないためである.

物理的には, 原子核燃焼を点火するのは圧縮されたWDの内部で衝撃波が生じることに
よると考えられている. ゆえに, 衝撃波の生成・伝搬を解像することが出来る, より高解像
度の計算を行えば人為加熱はなくなり, 代わりに衝撃波による加熱が計算結果に現れると
期待される. Tanikawa et al. （2017）ではこれに関して, さらに 1次元の高解像度計算を
行って調べている. そこでは人為加熱が消えて衝撃波による detonationが生じている. た
だし, 衝撃波がWDのどの部分で生じるのかについては 1次元の計算では調べることが出
来ず, またこの点はWDのうちどれだけの割合が detonationによって燃えるのかに大き
く影響する. よって, WD–BH TDEで爆発的原子核反応が起こるのかどうかは未だに定
かではない. この点を明らかにするには, N ≫ 109という膨大な計算コストが必要とされ
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図 6.2: SPH粒子数に対する, 原子核反応の生成物割合. これは数値シミュレーションの
解像度依存性を示している. シミュレーションのパラメータは, MWD = 0.2M⊙の場合は
MBH = 103M⊙, β = 10, MWD = 0.6M⊙の場合はMBH = 103 M⊙, β = 6, MWD = 1.2M⊙

の場合はMBH = 102.5M⊙, β = 3.5 である. original elementsとは, 元々WDを構成して
いた原子核を意味し, 例えばHe WDの場合は 4Heを意味する.
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図 6.3: ρmaxの解像度依存性. ここで, 原子核反応を切って計算を行っており, 各パラメー
タはMWD = 0.6M⊙, MBH = 103 M⊙, β = 5.0 である.

ており, 現実的な時間でこの計算を終えることは現段階ではかなり難しくなっている. 現
に 3次元の原子核反応入りの計算でこれほどの解像度を実現して収束性の問題を解決し
た計算は未だにない. ここで注記したいのは, 本研究の解像度は先行研究（Rosswog et al.

2008）と比べて遜色ないものであり, 特にパラメータ空間の探索という観点からは現時点
でベストなものであるという点である. それでもなお, 正確に原子核反応の影響を見積も
ることは難しいという状況にある.

そこで, 本研究では追加の計算として, 原子核反応を切った計算を行って, 人為加熱によ
る原子核反応の影響を受けない結果を求めた. その中で, 解像度を上げていって結果が収
束する物理量に着目し, それを用いて原子核反応による生成物の量を見積もった. この物
理量としては, 各 SPH粒子が経験する最大密度 ρmaxを取った. これは, 各 SPH粒子が近
日点を通過して最も強い圧縮を受けている時点での密度に相当する. 原子核反応を切った
計算における, ρmaxの解像度依存性は図 6.3 に示されている. 図 6.3ではMWD = 0.6M⊙

の場合の結果を示しており, 解像度を上げるにつれて ρmaxの分布が収束していることが分
かる. また, ρmaxは最大温度をとるときの密度 ρtmaxにほぼ一致する. この点を考慮すれ
ば, ρmaxが原子核反応が起きた場合の生成物を示す指標になっているというのは, 図 5.7,

5.8, 5.9からも示されている.

ただし, 図 5.7, 5.8, 5.9が示しているように, 核反応による生成物は, ρmaxだけでなく核
反応が起こるときの温度 Tmaxにも依存している. 原子核反応を切った計算を行っても, 人
為加熱は生じているために, Tmaxは解像度に対して収束性が悪い. ゆえに, 解像度による
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表 6.1: ある最大密度 ρmaxで原子核反応を起こした場合の生成物の割合. XIME, XIGEは
生成される IME, IGEの質量割合を示す. 初期組成がHe, CO, ONeMgの場合で異なる原
子核組成が生じる.

Composition ρmax [g cm−3] XIME XIGE

He ρmax ≤ 105 0 0

105 < ρmax ≤ 5× 105 0.6 0

5× 105 < ρmax 0 1.0

CO ρmax ≤ 2× 105 0 0

2× 105 < ρmax ≤ 2× 106 0.4 0

2× 106 < ρmax ≤ 107 0.9 0.1

107 < ρmax 0 1.0

ONeMg ρmax ≤ 2× 105 0 0

2× 105 < ρmax ≤ 2× 106 0.15 0

2× 106 < ρmax ≤ 107 0.8 0

107 < ρmax 0 1.0

影響を避けるため, Tmaxを用いずに原子核反応の生成物の見積もりを行う. このような取
り組みは, 例えばFink et al.（2010）, Marquardt et al.（2015）においてなされている.

それらにおいては, Ia型超新星爆発における detonationによる原子核反応の生成物を, 以
下のような手段で求めている. まず, WDの中心部に detonationの点火源を初期条件とし
て置いて, その後の detonaitonの伝搬を流体力学を解いて計算する. この際, detonation

waveが到達した場所では全て 56Niになるとして原子核エネルギーの解放を考慮する. こ
うして流体力学を解いたあとで, その結果からWDの各地点での温度・密度の時間変化の
情報を取り出し, post-processとして原子核反応を解き, 生成物を計算する. この結果は,

当初仮定していた 56Ni 100%とは異なる結果になる. 次に, この post-process計算の結果
を用いた, 原子核エネルギーの解放を考慮して, 再び detonationの流体力学を解く. これ
を繰り返し行い, post-process計算の結果が収束するまで行う. その結果, detonationが到
達する前の初期時点での密度を引数とする, 原子核反応の生成物の関数が得られる.

本研究では, ρmaxを引数とする原子核反応の生成物の量の見積もりに, Fink et al.（2010）,
Marquardt et al. （2015）の結果を CO WD, ONeMMg WDに対して用いた. また, He

WDについては, Holcomb et al.（2013）や図 5.7 を用いて見積もりを行った. 表 6.1に原
子核反応の生成物の表を示す. 原子核反応を切りN = 786432に固定して, 各MWD, MBH,

βのパラメータを変化させた数値計算を追加で行い,その結果に対して表 6.1を適用するこ
とで, 原子核反応生成物の見積もりを行った. ただし, この見積もりで得られるのは, あく
まで “WDの全ての部分が detonationを経験した場合の, 原子核反応の生成物の量”であ
ることに注意が必要である. そもそも, WDのうちどの部分が detonationを経験するかは
不明であるため, これによって求められるのは “IME/IGEとなる候補の質量”に相当する.

結果を図 6.4に示す. また, 原子核反応入りの計算で得られた IMEs/IGEsの質量を, 原
子核反応を切った計算で得られた IMEs/IGEsの候補の質量で割った割合も合わせて示す.

ρmaxの解像度依存性は小さいため, 解像度による結果の不定性は, ほとんど割合に現れる
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と考えることが出来る. ゆえに, 例えば下記のような手順によって, 原子核反応の生成物の
量を, 多様なパラメータに対してより正確に求めることが出来る. まず, 高解像度の詳細
な計算を少数のパラメータの組に対して行い, そこで得られた IMEs/IGEsの質量を使っ
て, 燃えた IMEs/IGEsの割合を計算する. この結果と, 本研究のN = 786432の場合で得
られた結果を比較することで, 燃えた割合を補正することができる. この補正を他のパラ
メータの場合に対しても適用することで, 多様なパラメータに関して, より正確な原子核
反応の生成物の量の与える.

原子核反応の生成物を比較的正確に求めている計算としては, Tanikawa （2017a,b）が
ある. Tanikawa （2017a）では, MWD = 0.45M⊙ He WD, MBH = 300M⊙, β = 7の場合
について, まず原子核反応なしの 300 M個の SPH粒子を用いた 3次元計算を行った. そ
れによって得られる, 近日点に至る直前の z方向のプロフィールを 1次元に置き直し, 次
に原子核反応入りの高解像度 1次元計算を行った. これをWDのいくつかの部分に対して
行うことで, WDのどの部分が detonationを経験するのかを見積もり, 原子核反応の生成
物を計算した. 例えば, 同様の計算を本研究で調べたパラメータ空間のいくつかの場合に
ついて行うことで, 先に述べたような燃えた IMEs/IGEsの質量割合の補正が行えると考
えられる.
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図 6.4: 解像度依存性の低い, 原子核反応の生成物の量. 各行が示しているのは, 1/3行目
は原子核反応によって生成される IMEs/IGEs候補の質量, 2/4行目は原子核反応を入れた
計算で生成された IMEs/IGEsの質量を IMEs/IGEs候補の質量で割った割合, である.
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第7章 結論

7.1 本研究の結論
WD–BH TDEは未だに確たる観測例がない現象であるが, IMBHの性質の解明に繋が
る現象であり, また I型超新星に似た観測兆候を示すかもしれないという特徴があり, そ
の観測の意義は大きい. この現象の発見に向けては, WD–BH TDEのテンプレートを準
備することが重要であり, 特にMWD, MBH, βというパラメータに幅があることに由来す
る多様性を備えたテンプレートの整備は未だなされていなかった.

そこで本研究では, WD–BH TDEに関して, βをパラメータとして広いパラメータ空間
内を変化させながら, 多数の流体シミュレーションを実行することで, WD–BH TDEの多
様性を調べた. 原子核反応を組み込んだ計算を行うことで, 特に原子核反応に起因する観
測兆候に関する多様性や, パラメータ依存性に着目した.

結果として, 生成される原子核の質量や, WD残骸の運動に対する原子核反応の影響な
どの詳細なパラメータ依存性を得た. また, 本研究で新たに調べたパラメータ領域では,

WDの先進する部分が後続する部分と自己衝突する特異なTDEが存在することが分かっ
た. この場合, BHへの fallback rateが特異になると期待される. 原子核反応で解放され
るエネルギーは非束縛軌道を辿る残骸の質量を増やすが, MWD = 1.2M⊙の重いWDで
は潮汐力によるエネルギーの分配が支配的なため, 原子核反応の影響は軽いWDに比べ小
さいという点を解明した. また, 軽いヘリウムで構成されるWDの TDEは Calcium-rich

gap transientsと呼ばれる突発天体の起源になりうるという提案がなされていたが, この
現象の観測と矛盾する多量の 56Niが本研究の数値シミュレーションでは生成されたため,

その起源にはならないことを明らかにした.

ただし, 原子核反応とその生成物の結果に関しては, 数値計算の解像度を上げても収束
しないという問題がある. これは数値計算の解像度が十分ではなく, WDが衝撃波によっ
て加熱される過程を正しく追えていないことに由来する. しかしながら, 必要とされる解
像度を用いると非常に計算コストが大きくなってしまう. そこで, 追加の計算として原子
核反応を含めない計算を行い, WDの密度の最大値の情報を用いて原子核反応の生成物を
推測した. これは, WDの密度の最大値は解像度を上げるにつれて収束していく, 正確性
を担保できる物理量だからである. これにより, 数値計算の解像度依存性によらない, 原
子核反応の生成物の質量・組成の指標を与えた.
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7.2 今後の研究
多様性を備えたWD–BH TDEのテンプレートを整備するためには, 本研究を発展させ
てさらに下記の 2点を明らかにするに必要がある. それは, 原子核反応に伴う非束縛軌道
を辿る残骸からの輻射と, 束縛軌道を辿り BHに降着する残骸からの輻射である. 本節で
は, この 2点を解明するための, 今後の研究の展望について述べる.

非束縛軌道からの残骸の輻射については, 本研究で求めた 56Niの量から, 残骸からの輻
射源となる 56Niの崩壊によるエネルギーの供給を見積もることが出来る. ただし, 6.2 節
で述べたように, 本研究の原子核反応の結果に関しては解像度を上げていっても収束しな
いという問題がある. そこで, まずはTanikawa（2017a,b）といった手法にならい, 高解像
度の計算を少数のパラメータの組に対して行い, 本研究の結果を補正する必要がある. ま
た, 本研究ではBHのスピンはないとしているが, BHのスピンが 0でない場合を考慮する
という発展も考えられる.

さらに, より直接的な観測兆候である光度曲線やスペクトルを得るためには, 非束縛軌
道の残骸に対して輻射流体の方程式を解く必要がある. このような計算はMacLeod et al.

（2016）によって一つのパラメータの組に対してなされている. それによれば, 残骸からの
輻射は数十日のタイムスケールで光るため, 同様の期間の計算を行う必要がある. これま
での計算はこれより遥かに短いタイムスケール (∼ 10 s)であり, 本研究と同じ手法を用い
ることは出来ない. この問題を解決する手法として, 以下のものが考えられる. まずは, 非
束縛軌道を辿る残骸の運動が, BHの重力のみで表せるほど単純になるまでは本研究で用
いた手法で計算を行う. 具体的には, r ∝ vrの関係を満たす homologous 膨張になるまで
の期間を本手法で計算する. その後, 輻射流体の方程式を解く計算コードに初期条件とし
て以前の計算結果を接続することで, 輻射流体の計算を行い, 非束縛軌道の残骸からの輻
射をモデル化出来る.

束縛軌道を辿る残骸からの輻射をモデル化するには, 下記の困難を解決する必要がある.

まず, 降着のタイムスケールは本研究で計算したタイムスケールよりも長いため, 単純に
計算を長期間行えば良い訳ではではい. 例えば, MWD = 0.6M⊙, MBH = 103M⊙の場合で
は, (2.33)より, 降着が始まるのは tmin ≃ 200 s後である. さらに, 特に相対論的ジェット
を考慮するには磁場の影響も考慮する必要がある. これらの点から, 本研究で用いた手法
を降着段階でも用いるのは適切ではない. BH周辺の降着円盤やジェットに関する研究は,

これまでAGNの文脈でいくつか計算がなされており, それらの手法が降着段階での計算
には適していると考えられる. よって, 本計算の終了時刻での流体のプロフィールをこれ
らの計算に接続することで, 降着段階のモデル化が可能である. この種の計算は, 例えば
Sa̧dowski et al. （2016）によってなされている.
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