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『天文教育』誌

ブラックホールの重さ １：恒星ブラックホール

福江 純（大阪教育大学）

宇宙のはるか彼方にある天体の重さはどうやって測るのだろうか？ 究極の天体ブラックホ

ールを取り上げて、天体の重さの測り方を紹介したい。

ブラックホールは遠くにあるので直接調べることができないし、かりにできたとしても、重

すぎて秤に乗せることができないだろう。逆に、ブラックホールが重いという性質を利用する

ことによって、ブラックホールの重さを求めることができる。またブラックホール周辺から放

射される光の性質を分析するなど、いろいろな工夫によって、ブラックホールの質量を求めた

り推測することが可能だ。

今回はＸ線連星などにある通常のブラックホールについて、その重さの求め方を紹介する。

基本的にはブラックホールの相手の星の軌道運動を調べて、ブラックホールの重さを推定する

のだが、その他の方法についても紹介する。

１．X線連星と恒星ブラックホール

２つの星がお互いのまわりを回りあってい

る連星の中で、強いＸ線放射をしているもの

X X-ray binary Xを 線連星 と呼んでいる「 （ ）」 。

線連星はすべて、中性子星かブラックホール

と通常の恒星からなる近接連星であり、恒星

からコンパクト星へガスが降り注いで、コン

パクト星の近傍で超高温になったガス－円盤

状の「降着円盤（ 」になっていaccretion disk）

る － が 線 を 放 射 し て い る こ と が わ か っ てX

いる（図１ 。太陽ぐら いの質量がありなが）

ら半径が し かない中性子星や、やはり10km

太陽ぐらいの質量がありながら半径が ぐ3km

らいしかないブラックホールの近傍では、重

力ポテンシャルの井戸が非常に深いため、ガ

ス が 万 度 や そ れ 以 上 に 加 熱 さ れ て 、 高1000

エ ネ ル ギ ー の 線 を 放 射 す る よ う に な る のX

だ。

コンパクト星を含む連星で、コンパクト星

が白色矮星や中性子星ではなくてブラックホ

black holeールの場合を｢ブラックホール連星（

） ｣と呼ぶ。ブラックホールが存在するbinary

、 、こと自体は 理論的にも観測的にも確実だが

個々の天体については、たとえば中性子星と

いう可能性が排除できないこともある。そう

いう意味で慎重な立場からは、ブラックホー

ル だと い うこ と が立証 され ない 間は、 ｢ブラ

ックホール候補星（ ） ｣略しblack hole candidate

て と呼ぶこともある。BHC

図１ ブラックホールX線連星の模式図。

歴史的には、 年度のノーベル物理学賞2002

Riccardo Giacconi 1931を受賞したジャコーニ ；（

～ ） ら が 、 年 に 最 初 の 太 陽 系 外 線 源1962 X

を発見した。このとき彼らはエアロビーロケ

ットに 個のガイガー計数管を積んで打ち上3

げたのだが、予想に反してさそり座の方向か

ら 強 い 線 が 到 来 す る こ と を 発 見 し た 。 こX

れ が 最 初 の 宇 宙 線 源 で 、 後 に 連 星 系 で あX

る こ と が 判 明 し た 最 初 の 線 連 星 「 さ そ りX
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X-1 Sco X-1 X-1座 だった なお さそり座（ ）」 。 、

の場合、その後の詳しい観測から、 線を放X

射しているコンパクト星は中性子星であるこ

とがわかっている。

２．はくちょう座X-1の発見

ブ ラ ッ ク ホ ー ル 連 星 で も っ と も 有 名 な の

は、はくちょう座 （ ）だろう。X-1 Cyg X-1

年代初頭、当時マサチューセッツ工科1960

Bruno Benedetti大学にいた ブルーノ・ロッシ（

）とリカルド・ジャコーニらは、 線検Rossi X

出器をロケットに積んで大気圏外に打ち上げ

た。ロケット観測が始まるとすぐに、はくち

ょ う 座 の 方 向 に も 強 い 線 源 が 存 在 す る こX

とが発見され “はくちょう座 （はくち、 ”X-1

ょう 座 線 源 ） と 命名 さ れ た 。 そし てX No.1

年、はくちょう座 の位置に、スペク1971 X-1

トル型が 型の 等星が存在することが突O9 9

き止められた（図２ 。）

図２ Cyg X-1の位置とHD226868。

は く ち ょ う 座 の 位 置 に あ っ た の は 、X-1

という名前を持つ青白い星だった。HD226868

ところが太陽のような普通の星は、可視光の

光こそたくさん放射するが、 線や電波はあX

まり出さない。はくちょう座 の 線も、X-1 X

という星自体から出ているはずはなHD226868

かった。案の定、 年の秋には、この青い1971

星が別の天体と連星系になっていることがわ

かった。すなわち青い星から放射される水素

の線スペクトルの波長を精密に測定したとこ

ろ、スペクトル線の波長が 日の周期で規5.6

則的に変動することがわかったのだ。これは

連星系内で青い星がもう一つの天体のまわり

を公転運動するために、青い星から出た光が

規則的にドップラー偏移したためだと考えら

。 。れた 日の周期は連星の公転周期なのだ5.6

青い星の相手の天体は光では確認できなか

ったが、 線はこの相手の天体から出ているX

に違いない。すなわちこの相手の天体こそが

はくちょう座 の本体なのだ。そして、こX-1

のはくちょう座 は、ブラックホールの候X-1

。 、補の最右翼だと信じられている その理由は

一言で言えば “質量”だ。、

、光で見えている青い星 の質量はHD226868

もしこの星が主系列星ならば、星の理論から

太陽の約 倍 だと考えられる。一 方、光で30

は見えない相手の天体の質量は連星系の運動

10の 解 析 か ら 見 積 る こ と が で き て 、 太 陽 の

倍程度だと推定される。もし相手の天体がふ

つうの星ならば （太陽の 倍程度の質量の、 30

青い星が見えているのだから）当然光でも見

。 、えるはずだ ところが見えないということは

相手の天体がふつうの星ではないことを示し

て い る 。 さ ら に 線 の 詳 し い 観 測 か ら 、 はX

X-1 X 0.1 0.001くちょう座 からの 線が 秒から、

秒くらいの非常に短い時間で不規則に変動し

Xていることが発見された。こんな短時間で

線が変動するためには、 線を出している天X

体の大きさが非常に小さくなければならず、

せいぜい 以下だと推定された。300km

質量は太陽の 倍 もありながら 、ふつう10

の星よりはるかに小さい天体と言えば、地球

ぐらいの大きさの白色矮星、半径 ぐ ら10km

いの中性子星、そしてブラックホールに限ら

れる。しかし、星の理論から、白色矮星の質

量には上限があり、太陽の質量の 倍より1.4

重い白色矮星は存在できない。中性子星の質

量も、せいぜい太陽の質量の 倍ないし 倍2 3

程度である。非常に小さく、しかも白色矮星

や中性子星の質量上限をはるかに超える天体
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：はくちょう座 。この天体こそ、提唱さX-1

れて何十年もの間、理論家の夢想の産物とさ

れたブラックホールに他ならなかったのだ。

３．質量関数による方法

線連星におけるブラックホールの質量をX

求める方法は、連星における普通の星の質量

を求める方法と同じである。ブラックホール

だからといって常に一般相対論が必要な訳じ

ゃない。連星の力学（ニュートン力学）と光

のスペクトルに関する若干の知識（赤方偏移

など）があれば事足りる。ここでは、質量関

数と呼ばれるものを丁寧に導き、はくちょう

座 へ適用してみよう。X-1

３．１．一般化されたケプラーの第３法則

星 １ （ 質 量 ； こ ち ら が ブ ラ ッ ク ホ ー ルM1

だ と す る ） と 星 ２ （ 質 量 ； こ ち ら は 通 常M2

の星だとする）からなる連星を考えよう（図

３ 。各星 の軌道は簡単 のために円軌道だと）

する。連星の諸要素については、２つの星の

間の 距離 が ｢連 星間 距離 （ ） ｣、２ つの 星のa

質量中心が｢共通重心｣で、共通重心のまわり

1 2の星１の公転半径を 、星２の公転半径をa a

とする（ ＋ ＝ 。また２つの星が公転a a a1 2 ）

している面が｢軌道面｣で、軌道面に垂直な方

向 と 視 線 方 向 の な す 角 度 が ｢ 軌 道 傾 斜 角

（ ） ｣、 お 互 い の ま わ り を 回 る 周 期 が ｢公 転i

周期（ ） ｣で、２つの 星の質量 の比を ｢質量P

比（ ）｣という（ ＝ ／ 。f f M M2 1）

まず （以下の話には 直接関係ないが）公、

、 、転軌道半径や質量の間には テコの原理から

次のような関係式が成り立つ。

： ＝ ： （１ａ）a a M M1 2 2 1

： ＝ ： ＋ （１ｂ）a a M M M1 2 1 2

： ＝ ： ＋ （１ｃ）a a M M M2 1 1 2

連 星 の ２ つ の 星 が 望 遠 鏡 で 分 解 し て 見 え る

「実 視 連 星 （ 」 の場 合 に は、 観visual binary）

測から軌道半径の比率がわかれば、質量の比

が得られる。

図３ 連星の諸要素。以下では をブラックM1

ホール、 を通常の恒星と想定する。簡単のM2

ために、各星の軌道は共通重心のまわりの円

軌道とする。したがって連星間距離も常に一

定である。

では、ニュートンの万有引力の法則を用い

て、連星の力学に関する基本的な法則を導こ

う。

まず、共通重心のまわりの星１の運動に対

して、ニュートンの万有引力の法則を適用す

ると、２つの星の間に働く重力と公転運動に

伴 う 遠 心 力 が 釣 り 合 っ て い る と い う 条 件 か

ら、

1 2GMM

－－－＝ Ω （２）M a1 1
2

2a

が成り立つ。ただし、ここで （＝ ×G 6.6726

）は万有引力定数、Ωは公転角速10 N m kg-11 2 -2

度で、公転周期 との間に、P

２π

Ω＝－－ （３）

P

の関係がある。上の（２）式で注意して欲し

い点は、万有引力の方では連星間距離 を用a

い る が 、 遠 心 力 で は 星 １ の 公 転 半 径 を 用a1

いることである。

この（２）式を整理すると、

＝ （２π／ ） （４）GM a a P2 1
2 2

となる。
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また星２に対して同じようにすると、

＝ （２π／ ） （５）GM a a P1 2
2 2

となる。

さらに、これらの（４）式と（５）式を辺

々加えて、 ＋ ＝ という関係を使うと、a a a1 2

（ ＋ ）＝ （２π／ ） （６）G M M a P1 2
3 2

が得られる。この（６）式を「一般化された

ケプラーの第３法則」と呼んでいる。片方の

星の質量が無 視できると きには （ ６）式は、

太陽系の惑星に対して成り立つケプラーの第

３法則に帰着する。

■問１ 上の（６）式で、片方の星の質量が

無視できると きには （６）式がケプラーの、

第３法則に帰着することを確かめよ。

■問２ また、そのケプラーの第３法則に、

地球の軌道半径（ 天文単位）および公転周1

期（ 年）を入れて、太陽の質量を見積もっ1

てみよ。

３．２．分光連星と視線速度振幅

大部分の連星は２つの星が分解して見えな

いので、２つの星がお互いを隠し合う「食」

による光度変化を調べたり、それぞれの星か

ら放射される光のスペクトルを調べることに

よって、連星の公転周期などの基本的な情報

を得ることになる。後者の、分光学的な方法

に よ っ て 情 報 が 得 ら れ る 連 星 を 「 分 光 連 星

（ 」と呼ぶ。spectroscopic binary）

共通重心のまわりを公転運動している星１

を斜めの方向（軌道傾斜角 ）から観測してi

いるとしよう（図４ 。）

星１が（ブラックホールではなく）通常の

恒星で、しかもスペクトルが観測されていた

としよう。もし星１の大気で生じる、たとえ

ば水素のバルマー線などの線スペクトルが十

分な精度で観測されたなら、共通重心のまわ

りの星１の公転運動に伴って、スペクトル線

の波長は規則正しく変化するだろう。すなわ

ち、観測者に対して、星１が近づくように運

動しているときはスペクトル線は青い方にず

れるし（ 青方偏移 、遠ざか るように運動し）

ていると きは赤い 方にずれる（赤方偏移 。）

ずれの程度は、視線に対する運動の大きさが

大きいほど大きく、視線に対して真横方向に

動いているときにはずれない（したがって、

連星を真上から見ているときには、スペクト

ル線のずれは観測できない 。）

図４ 共通重心のまわりの星１の公転運動。

星２は描いていない。星１の公転速度である

（ 2π ／ ） に 、 sin を 掛 け た も のが 、 星a P i1

１の視線速度振幅 になる。K1

スペクトル線のずれの大きさを速度に換算

したものをプロットすれば、公転軌道が円軌

道の場合には、サイン型のグラフが得られる

（図５ 。このよう にして得 られたのが星１）

（ あ る い は 星 ２ ） の 「 視 線 速 度 （ 」 の グV）

ラフで、サイン型のグラフの周期が連星周期

になるはずである。またグラフの縦方向の振

幅を「視線速度振幅（ 」という。K）

いまの話を式で表すと、星１の観測される

、 、視線速度は 公転角速度Ωと時間 を用いてt

＝ Ω （７）V K t1 1 sin

の よ う に 変 化 す る 。 た だ し こ こ で 、 が 視K1

線 速 度 振 幅 で 、 星 １ の 軌 道 半 径 と 公 転 周a1



- 5 -

期 および軌道傾斜角 を用いて、P i

＝（ π ／ ） （８）K a P i1 12 sin

と表される。この式で （ π ／ ）は、、 2 a P1

星１の公転速度であり、公転速度に軌道傾斜

角 の を掛けたものが、視線速度の最大i sin

値、すなわち視線速度振幅になるわけだ。

。 、図５ 星１と星２の視線速度の模式図 なお

、これらの2つの速度が同時に観測される場合

と は半周期分ずれ、 が正のときに が負K K K K1 2 1 2

になるように逆位相となる。

星２のスペクトル線が測定されている場合

には、同様に、星２の視線速度に対して、

＝ Ω （９）V K t2 2 sin

となり、星２の視線速度振幅としては、

＝（ π ／ ） （１０）K a P i2 22 sin

となる。

星１のスペクトル線も星２のスペクトル線

も、両方とも観測されている場合には、それ

ぞれの情報を活用することができるが、片方

（ここでは星２とする）のスペクトル線しか

観測されていない場合も少なくない。そのよ

うな場合には、つぎに述べる質量関数という

ものを導くことになる。

３．３．質量関数

星１が暗かったりブラックホールだったり

して、星２のスペクトル線しか観測されてい

ない場合、分光観測からわかる観測量は、公

転周期 と星２の視線速度振幅 だけであP K2

る。そのような連星に対しても何らかの情報

を得るには、これらの観測量を上手に利用し

なければならない。

そこで、いままで出てきた式を組み合わせ

て、以下のような関係式を導いてみる。

まず力学的に導いた（５）式と分光学的な

2関係式である（１０）式を掛け合わせて、 a

を消去すると、

＝ （ π／ ） （１１）G sin 2M i K P a1 2
2

となる。

つぎに （ １１） 式の両辺 を３乗したもの、

を一般化されたケプラーの第３法則（６）式

の両辺を２乗したもので辺々割って、連星間

距離 を消去すると、最終的に、a
3 3

( )M i PK1 2sin

－－－－－＝－－－ （１２）

M M G( ＋ ) π1 2
2 2

が得られる。

この関係式（１２）の左辺は未知の量（各

星の質量と軌道傾斜角）であり、右辺は定数

および既知の観測量（周期と視線速度振幅）

なので、観測量から右辺の値を計算すれば、

左辺の未知の量に対する制約が与えられるこ

とになる。また左辺を見てわかるように、左

辺（当然右辺も）は質量の次元をもった量に

なっている。そこで、この関係式を、

3 3
( )M i PK1 2sin

（ ）＝－－－－－＝－－－ （１３）f M

M M G( ＋ ) π1 2
2 2

と置いて 「質量関数（ 」と呼ん、 ）mass function

でいる。
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なお、上の式にそのまま観測データを代入

してもいいが、連星周期 を日で、視線速度P

振幅 を で測ることにすれば、K2 km/s
3

( )M i1 sin

（ ）f M PK( )＝－－－－＝ 太陽質量 １４10-7 3
2

2
( ＋ )M M1 2

と簡単化される。

■問３ 質量関数（１３）式の導出を確かめ

よ。

■問４ 上の（１４）式を導け。

３．４．はくちょう座X-1の場合

以上の準備のもとで、質量関数を用いて、

いよいよ、はくちょう座 の質量を評価しX-1

てみよう。

http://図 ６ は く ち ょ う 座 X- 1の 視 線 速 度 （

images.nature.ru/ nature/2001/08/17/ 0001168565/

。縦軸は km/sを単位とす9703_087.2.preview.gif）

る視線速度だが、横軸は公転周期を単位とす

る連星位相になっている。

はくちょう座 の場合、ブラックホールX-1

はもちろん光を出さないが（周囲の降着円盤

は光っている 、 相手の 星である青色超巨星）

のスペクトルが観測されている（図HD226868

km/s６ 図６は視線速度のグラフで 縦軸は）。 、

を単位とする視線速度だが、横軸は、生の時

、 「 」間ではなく 公転周期を１とする 連星位相

と呼ばれる時間になっている。

（ ）青色超巨星 こちらを星２とするHD226868

のスペクトル観測から、はくちょう座 でX-1

は、

公転周期 ＝ 日P 5.6

=75km/s星２の視線速度振幅 K2

がわかっ ている（ 表１ 。 これらを質量関数）

（１３）式の右辺に入れると、

3
( )M i1 sin

（ ）＝－－－－－＝ 太陽質量f M 0.241
2( ＋ )M M1 2

となる。これが、はくちょう座 のブラッX-1

クホールの質量 、青色超巨星の質量 、M M1 2

そして軌道傾斜角 の間に成り立つ関係式でi

ある。

図７ は くち ょう座 X-1における 未知量の間

の関係。横軸は太陽質量を単位としたブラッ

クホールの質量、縦軸は太陽質量を単位とし

た青色超巨星の質量。軌道傾斜角は、左から

右に向かって、90°、 60°、 50°、 40°、 30

°、 20°。

未知量は３つあるが、軌道傾斜角を固定す

れば、与えられた軌道傾斜角に対して、質量

の間の関係を表す式になる。いろいろな軌道

1傾 斜 角 に 対し て 、 ブ ラ ッ ク ホー ルの 質 量 M

と（図で は 、青色 超巨星の質量 の間M Mx 2）

の関係を描いたものが図７である。
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表１ はくちょう座X-1の諸元

－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－

光で見える星 青色超巨星HD226868

V=9

O9.7Iab

距離 約 （約 光年）2kpc 6500

連星周期 日5.6017

75 km/s視線速度振幅

質量関数 太陽質量0.241

軌道傾斜角 °27

軌道離心率 以下0.1

超巨星 の質量 約 太陽質量HD226868 30

ブラックホールの質量 約 太陽質量10

－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－

図７の横軸は太陽質量を単位としたブラッ

クホールの質量で、縦軸は太陽質量を単位と

。 、した青色超巨星の質量である 軌道傾斜角は

90 60 50 40 30左から右に、 °、 °、 °、 °、

°、 °の順である。20

この図７からわかることは、まず、軌道傾

斜角が大きい場合、すなわち連星の公転面を

横方向から観測している場合には、ブラック

ホールの推定質量は小さくなるし、軌道傾斜

角が小さい場合、すなわち連星を上方向から

見ている場合には、ブラックホールの推定質

量は大きくなる。

また、はくちょう座 では、青色超巨星X-1

のスペクトル型は 型で、もし主HD226868 O9

系列星ならば 、太陽の 倍程度の質量があ30

30ると推定される その場合 図７で縦軸の。 、

太陽質量の目盛りを横方向に見ていくと、ブ

ラックホール の質量は軌道傾斜角が ° の90

もっとも小さ い場合でさえ 太 陽質量弱と10

いうことがわかる。

さらに、はくちょう座 では、連星がおX-1

互いを隠し合う食現象は観測されていないの

で、軌道傾斜 角が °程度ということはあ90

りえず、おそ らく °ぐらいよりは小さい60

だろうと思われている。となると、ブラック

ホールの質量は 太陽質量程度から 太陽10 20

質量程度ぐらいに推定されるだろう。

こうして軌道傾斜角に関する不定性がある

ものの、はくちょう座 のコンパクト星がX-1

あきらかにブラックホールであること、そし

てその質量が太陽の 倍から 倍程度であ10 20

ることがわかるのである。

■問５ はくちょう座 の観測量から、はX-1

くちょう座 の質量関数が、 太陽質量X-1 0.241

になることを確かめよ。

■問５ いろいろな軌道傾斜角を与えて、実

際に図７のグラフを描いてみよ。

図８ 銀河地図におけるブラックホールの分

。 （ ） 、布 銀河系を上 銀河北極側 から見た図で

円の中央が銀河系中心、◎が太陽系の位置を

表す。黒丸（●）が21世紀初頭までに発見さ

れた、銀河系内の主なブラックホール。十字

、 （ ） 、がついた●のうち 太陽系 ◎ に近い方が

、 。はくちょう座X-1で 遠い方が特異星SS 433

また銀河系中心（大き目の●）にもかなり巨

大なブラックホールがある。

３．５．ブラックホール連星

はくちょう座 と同様な方法、すなわちX-1

連星の基本的な力学と伴星のスペクトル観測

から、連星の片方がブラックホールだと推定
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さ れ た も の は 、 現 在 ま で に 、 個 程 度 発 見20

されている（図８、表２ 。）

Xまたブラックホール近傍から放射される

線は、 ミリ秒のような非常に短い時間で変1

動する性質が ある（図９ 。さらに放射され）

る 線 ス ペ ク ト ル は 、 し ば し ば 非 常 に 高 いX

エ ネ ル ギ ー の 線 領 域 ま で 延 び て い る （ 図X

１０ 。 これら、ブラッ クホール周辺のプラ）

ズ マ か ら 放 射 さ れ る 線 の 性 質 か ら 、 質 量X

はわからないものの、おそらくブラックホー

ルだと推測されているものが、やはり数十個

ある。

図９ はくちょう座X-1の X線時間変動（粟野

諭美 他『 宇 宙 スペ クトル 博物 館＜ X線編 ＞』

）。 （ ）より 横軸が秒単位の時間 全体で１分弱

で、縦軸はX線強度。

図１０ はくちょう座X-1の X線領域のスペク

トル（粟野諭美他『宇宙スペクトル博物館＜

X線 編 ＞ 』 よ り 。 横 軸 が キ ロ 電 子 ボ ル ト 単）

位のエネルギーで、縦軸がX線強度。

Ｘ線観測の歴史はまだまだ短く、実際の数

はもっと多いだろう。おそらく、銀河系の中

に ブ ラ ッ ク ホ ー ル は ゴ ロ ゴ ロ あ る に 違 い な

い。控えめな見積もりで、超新星の１％程度

がブラックホールを残すとすると、銀河系内

には一千万個のブラックホールが存在してい

るという試算もある。こうなると、ブラック

ホールは星の数ほどあるといっても差し支え

なさそうだ。

■問７ 表２のデータについて、質量関数か

らブラックホールの質量を推定してみよ。

４．星間の孤立ブラックホール

ブラックホールが別の星と連星になってい

る場合には、相手の星からのガスを吸い込ん

だ結果、しばしば 線星として観測される。X

しかし、星間空間に漂っている単独のブラッ

クホールを検出したり、さらには単独のブラ

ックホールの質量を求めるのは、それほど容

易ではない。星間空間に単独で存在している

ブラックホールを調べる方法としては、大き

く、３つの方法が考えられる。

（１）ブラックホールの重力場を検出する

（２）エネルギー放射を検出する

（３）重力レンズ効果を検出する

ブラックホールが存在すると周辺の星やガ

スに重力的な影響を与えるのはずである。そ

こで、そのような重力的影響を調べることは

原理的にはありえるが、実際的には精度の点

で問題があるし、またブラックホール以外の

暗い星とも区別できない。したがって、一番

目の方法は、あまり有効ではないだろう。

宇宙空間といえども完全な真空ではない。

1 cm銀 河 系 宇 宙 の 平 均 的 な 空 間 で は 、 立 方

当たり 個程度の（水素）原子が存在してい1

る。そして星間空間の単独ブラックホールが

星間のガスを吸い込めば、吸い込まれたガス

が高温になって光り出す。２番目の方法、ブ

ラックホールに落下しつつある星間ガスから
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の電磁放射を検出するのはかなり有望だ。実

際、星間空間で発見されている身元不明な光

源の中には、吸い込みつつあるガスが光って

いる単独ブラックホールではないかと目され

ているものもある。ただし、この場合も、単

独のブラックホールの質量を求めるのは、や

はりかなり困難である。

単独ブラックホールを見つける３番目の方

法が、重力レンズ効果を利用して探知する方

法である。重力レンズ効果によるブラックホ

ールの探知方法とは、星の位置をきわめて精

度よく走査して重力レンズ効果による位置の

ずれを検出したり、あるいは、星の手前をブ

ラックホールが横切る際に重力レンズ効果で

星の明るさが変化する現象を検出する方法で

ある。後者の、重力レンズ効果によるブラッ

クホール背後の星の増光現象らしいものは、

実際に観測されている。重力レンズ効果によ

る増光の性質は、ブラックホールの質量だけ

でなく、ブラックホールと星と地球の距離関

係にもよるので、ブラックホールの質量には

不確定性が残るが、いくつかの観測では、太

陽質量の 倍から 倍という値が報告され6 10

ている。

５．円盤振動学による方法

固体の地球が振動するように、ガスででき

た太陽や星でも振動が起こっていて、そのよ

うな振動によって太陽や星を調べる学問分野

を 、 地 震 学 （ ） に 対 し て 、 日 震 学seismology

（ ） （ ）helioseismology asteroseismologyとか星震学

と呼んでいる。さらにガスでできた円盤状の

降着円盤にも振動があり、その振動を調べる

学 問 分 野 を 「 円 盤 振 動 学 （ 」diskoseismology）

と呼んでいる。

球状の星に対して、降着円盤は円盤状で、

さらに回転運動をしているために、星に比べ

れば円盤の振動の様子は複雑になるが、基本

的な性質は解明されている。またブラックホ

ールのまわりでは、相対論的効果が強くなる

ので、円盤の振動も相対論を使って解析しな

ければならないが、降着円盤の相対論的な振

動についても、基本的な性質はおよそわかっ

て い る ［ ［ 。 と く に 、 も っ と も 低 周 波3 4］ ］

でｇモードと呼ばれるタイプの振動の振動数

は、相対論的なエピサイクリック振動と呼ば

れる振動の振動数の極大値に近いことがわか

っている[ ]。1

、 、 、一方 観測的には 線の詳しい観測からX

0.01 0.001ブ ラ ッ ク ホ ー ル 天 体 で は 、 秒 と か

秒程度の非常に短い周期での振動が見つかっ

ている。ただし、完全な周期性はないので、

QPO quasi-periodic「 準 周 期 的 振 動 現 象 （

」 と 呼 ば れ て い る 。 こ の よ う な 準oscillation）

周期的な振動の原因はいくつかあるのだが、

その一つが、降着円盤の振動だと考えられて

いるのだ。

たとえば、一例として、マイクロクェーサ

GRS 1915 105 67Hz 0.015 QPOー ＋ では 秒 の、 （ ）

が観測されているが、もしこれが相対論的降

着円盤の基本ｇモード振動ならば、円盤中心

のブラックホールの質量は 太陽質量 ブ、 （10.2

ラックホールがシュバルツシルト・ブラック

ホールの場合）から 太陽 質量（ 極限カー35

・ブラックホールの場合）ぐらいになると計

算されている[ ]。4

地 球 の 地 震 や 太 陽 ・ 星 な ど の 振 動 に よ っ

て、地球の内部構造や太陽・星の内部構造が

わかるように、円盤振動学を用いれば、降着

円盤の内部構造や、中心のブラックホールの

質量さらにはブラックホールが自転している

かどうかさえ、原理的には解析できる。観測

が詳細になるにしたがい、重要な方法になる

だろう。

最後に、手前味噌ではあるが、現代天文学

史的な資料も兼ねて、一言附記しておこう。

この＜円盤振動学＞という分野を切り開いた

、 。のは ぼくの師匠である加藤正二先生である

年頃の話だ。1980
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当時の日本の理論天文学には、星の進化と

原始太陽系星雲の研究で名を馳せた林忠四郎

率いる林スクールと、星の脈動現象すなわち

日震学・星震学に大きな貢献をした海野和三

郎率いる海野スクールという大きな流れがあ

った。加藤先生は海野スクールの出身で、天

体の振動現象や不安定性を研究する手法に長

けていたわけである。

加藤先生は東大の助手を経た後に、京都大

学宇宙物理学教室に赴任されてからは、理論

研究グループを作って、渦状銀河の渦状腕や

1970恒星系力学の研究をされていた さらに。 、

年代後半から、当時は概念がまだ出来上がっ

たばかりで、さまざまな性質はほとんどわか

っていなかった降着円盤に取り組み、降着円

盤の不安定性などを調べ始められていた。ぼ

くが大学院に入った頃は、理論グループの話

の内容にまったくついていけず、ゼミの後は

いつも落ち込んでいたことを覚えている。

加藤先生は降着円盤について研究を発展さ

せるために、 年、イギリスのケンブリッ1978

ジ大学のドナルド・リンデン＝ベルのもとで

研鑽を積まれ、ぼくが大学院１年の秋に帰国

された。帰国後に取り組まれたのが、相対論

的降着円盤の振動問題である。当時は、降着

円盤自体の観測がまだまだ不十分で、現在の

線 で 観 測 さ れ て い る 現 象 な ぞ 影 も 形X QPO

もなかった。そのような時期に、ブラックホ

ールのまわりの相対論的降着円盤の振動につ

いて調べ、基本的な性質を解明した論文が、

。1980 Kato and Fukue 3年に出版された で ある[ ]

このエポックメイキングな論文でぼくが共

著なのは、ぼくにとっては非常な幸運だった

のだが、タイミングの問題である。加藤先生

が帰国され、降着円盤の振動の研究をはじめ

るとき、この問題を院生の修士論文のテーマ

にもしようと考えられた。そのときに理論を

やっていた修士の院生は、修士２年に柴田一

成さんがいて、１年にぼくがいたのだが、当

時既に力の付きつつあった柴田さんは別のテ

ーマになったために、まだ研究能力のないぼ

くにお鉢が回ってきて、運良くぼく自身の修

。 、士論文にもなったものなのだ 実際のところ

修士論文を書いた当人は、当時は物理的な描

像は端からないし、定式化もいくら頑張って

も加藤先生には追いつけずに検算に終わって

いた。まぁ、何となく物理的なイメージがで

きてきたのは 年 ぐらい経ってか らのこと10

である。

降着円盤の振動問題は、観測的な証拠がな

いために、しばらくはあまり研究が進まなか

ったが、 ここ 年ぐ らい、 線で 発見され10 X

た 現 象 が 詳 し く 解 析 さ れ る よ う にな っQPO

、 。て ふたたび脚光を浴びるようになってきた

そして不肖の弟子は修士論文を発展させるこ

、 、とはできなかったのだが 加藤先生ご自身が

まだまだ詳しい理論解析を続けておられる。

最近の研究によると、 現象で見つかってQPO

きた複数の振動モード（振動数に３：２の関

係がある）も降着円盤の振動で説明できるそ

うだ。それが確実になれば、 現象の観測QPO

から、ブラックホールの重さや自転に関する

情報も得られるのである。
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表２ 銀河系内ブラックホール天体の一覧表

＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝＝

名称 質量 周期 質量関数 赤経 赤緯 距離 備考

［太陽質量 ［日］ ［太陽質量］ ［°］ ［°］ ［光年］］

－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－

Cyg_X-1 10 5.6 0.24 299.6 35.2 6500

SS_433 10 13.1 2.0 287.95 4.98 16000

GRO_0422+32 8 0.21 1.2 65.5 32 8500 V518 Per

A_0620-003 10 0.32 3.18 95 -.3 3900 V616 Mon

1009-45 7 0.28 3.17 152.25 -45 16000 MM Vel

1118+480 7 0.17 6.1 169.5 48 5800 KV UMa

GS_1124-684 7 0.43 3.1 171 -68.4 16000 GU Musはえ座新星

1543-475 9 1.13 0.25 235.8 -47.5 24000 IL Lupi

1550-564 9 1.54 6.86 237.5 -56.4 17000 V381 Nor

GRO_J1655-40 6 2.6 3.16 253.75 -40 10000 V1033 Sco MQ

H1705-250 7 0.52 4.0 256.25 -25 26000 V2107 Oph

1819-25 7 2.82 3.13 274.8 -25.25 29000 V4641 Sgr

1859+226 10 0.38 7.4 284.75 22.6 36000 V406 Vul

GRS_1915+105 14 33.5 9.5 288.75 10.5 39000 V1487 Aql MQ

1956+350 10 5.6 0.24 299.0 35.0 6500 Cyg X-1

GS_2000+25 7 0.35 5.0 300 25.1 8800 fQZ Vul

GS_2023+33 11 6.47 6.26 305.75 33.8 9800 V404 Cyg

大マゼラン銀河内LMC_X-1 7 1.79 2.3 85.0 -69.7 160000

大マゼラン銀河内LMC_X-3 7 4.22 0.14 84.5 -64.1 160000

－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－－

文献[ ]、 [ ]にもとづいて作成。ブラックホールの質量は、推測値に幅があるので、だいたい1 2

の目安を入れてある。


