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1. はじめに
銀河は $10^{12}$ 個の恒星やダークマターなどから構成させる多体系であり、 長距離力である重

力を媒介する重力多体系である。 ここではこの銀河という重力多体系に着目し、 宇宙が生

まれてから現在に至り、 ある定常状態になった際、 どのような力学構造となるのか、 すな

わち、 全重力物質がどのような位相分布関数になるのかを知ることは宇宙物理学の重要な

課題の一つである。 観測的側面からいえば、位置天文観測精度の向上により我々の銀河系

の全域にわたって高精度に星の距離や位置、 運動が近い将来わかりつつある状況である。

従って、今こうした銀河の力学構造の構築の手法を検討しておく事が重要である。

以下ではまず位置天文観測の現状について簡単に説明する。 そのあと力学構造の構築につ

いて順次説明する。

2位置天文観測

図 星の距離測定方法 年周視差 (左) と固有運動 (右)

位置天文学は、星の見かけの位置やその時間変化を精密に測定する学問であり、 それによ

り、星の位置や距離、すなわち 3次元的な位置と、その星の運動情報を得ることができる。
星の距離は三角測量の原理で求められる。 太陽が地球の周りを公転運動するのに伴って背

景の星に対して比較的近傍にある星は楕円運動をして観測される。 その楕円運動のサイズ
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が大きい程近距離にあり、小さい程遠方にある事がわかる。 このように地球の公転運動に

伴う楕円運動の角距離 (半径を年周視差という) の大きさにより星までの距離を見積もる

ことができる。 また、 求めた距離と天球面上の年間あたりの移動角距離 (固有運動) から

移動速度が導出できる。 こうした位置天文観測は 20世紀までは地上観測により行われてい

たが、 大気の揺らぎや重力による望遠鏡のたわみなどの影響により高精度を上げるのには
限界に達しつつあった。そういう状況の中、スペースでの位置天文観測は 1989年に打ち上

げられたヨーロッパの Hipparcos 衛星の成功で幕をあけた。個々の星の固有運動や年周視

差などが測られ、銀河力学に対する一定の成果を上げている。 ところが、Hipparcos衛星で

測定できるのは 1 ミリ秒角であり、信頼できる距離決定に必要な 10%以下の精度で求めら

れている領域はわずか $100pc$ であり、銀河系全体 $30kpc$ に対してごく一部にとどまってい

る。 そうした中、 ヨーロッパでは、全天の星の位置や距離、固有運動を高精度に測定する

Gaia が、 2013年 12月打ち上げ予定であり、 日本でも国立天文台を中心に、銀河中のダス

トなどの影響をあまり受けず、天の川面の観測に適した近赤外線で星の位置、距離、 固有

運動の観測を行う赤外線スペースアストロメトリ計画 (JASMINE 計画) が進められてい

る。 これら計画は 10 マイクロ秒角精度の測定を行う予定であり、Hipparcos衛星から 2桁

の精度向上となる ( $10Kpc\sim 3$ 万光年まで高精度に観測)。 これにより、今までにうかがい

知れない銀河系力学の詳細が明らかになる事は間違いがない。このように、位置天文観測

の重要性が高まっている。

図 位置天文観測衛星 Gaia や JASMINE の高精度観測可能な領域
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近年、位置天文観測精度が向上し、銀河系の中心領域であるバルジでも個々の天体の運動

まで議論ができるようになってきている。 更に、 2013年 12月天の川銀河全域にわたり、

星までの距離や運動を測定する位置天文観測衛星 Gaia が打上げられると、銀河系は観測に
基づいた個々の星の運動レベルでの力学的な構造が初めて議論できるようになる。 そうす

ると、 銀河系全体を力学的に整合性のある構造に構築することが可能な時代を迎える事と
なる。 この、 力学構造を知るというのは、 上で述べたように全重力物質の位相分布関数を
知る事である。

銀河力学的構造の構築と関係する過去の仕事として、Schwarzschild (1979) の方法や Syer
&Tremaine (1996)の方法をはじめとして、銀河力学の権威である Binney を中心とするグ

ループで検討されているトーラス構築法 (McGill&Binney 1990, Kaasalainen &Binney
1994)など、 いくつかの方法がある。

しかし、 観測できる星の位相空間情報だけからは重カポテンシャルの情報がないので、力
学的な構造の構築は容易ではない。 まだ、 基本的な検討に留まっているといわざるを得な

い状況である。また位置天文情報と比較した星の軌道の構築の議論は皆無である。そこで、
銀河系の星の軌道レベルでの構造の構築の理論作りと、 将来得られる位置天文情報から銀
河系の軌道の構成を実際に構築する一連の手法を確立していく。

3銀河系の力学構造の構築

銀河系の力学構造の構築、 すなわち位相分布関数 $f$ $(x,y,z,vx,vy,vz,t)$ を求めるに際し、銀

河系は dynamical time に比べ十分長い時間たった定常状態であるといえる。 従ってまず、
ここでは、分布関数を $f$ (x,y,z,vx,vy,vz) と表記して考えて良いとして、それがどういう

関数であるかを考える。 では、 どのようにして、 分布関数を構築するのか？その手順の全
体像を以下で示す。

力学構造構築の手順を要約すると以下のようになる。

1. 重カポテンシャルより、作用変数 $J$ と $(x$
、

$v)$の関係を導出

このステージでは、仮定された重カポテンシャルのもと、 作用変数 $J$ と

(x,v)の関係を明らかにし、 f(x,v) と $f$ (J) の関係を定める

2. 重カポテンシャルと分布関数の導出
重カポテンシャル (ハミルトニアン) の形状を仮定し、 それと共に

矛盾しないよう、分布関数を定める。

3. 観測との比較

観測誤差を考慮し、観測される分布関数 fobs $(x,v)$ と比較。

重カポテンシャルおよび位相分布関数を決定する。
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図 銀河力学構造構築の流れ図

以上、 3つのステージについて以下説明をする。

1. 重カポテンシャルにより作用変数 $J$ と $(x, y)$の関係を導出

この部分は上田氏が発表をおこなう。

2. 重カポテンシャルから分布関数の導出
ここでの課題は以下の通りである。 ある与えられたポテンシャルあるいは、 そうしたポテ

ンシャルを実現する密度分布 $p(x,y,z)$から、 分布関数 $f$ (x,y,z,vx,vy,vz)を導出したい。 これ

までの方法として、 Schwarzshfld 法というのがある。 この方法は以下の図にまとめている

ように、 与えられたポテンシャルに対して、 たくさんの軌道を準備し、適切に軌道を足し

合わせその重カポテンシャルに見合う密度分布を再現させる方法である。
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. Schwarzshild(1979)

う密度 $\acute{}\theta*$適う切密に $\mathfrak{M}$ cg
$\xi$再現し合わせせる、重カポテンシャルに見合

$p(x,y, z)= \sum_{i}wi\Delta i(x,y,z)$

$p$は密度
$\Delta i$は $i$番目の軌道のサンプル
wiは $i$番目の軌道のウェー $\vdash$

$+\ldots$

密度分布

図 シュバルツシルド法概念説明

この Schwarzshild 法の欠点としては、準備として、多くのサンプル軌道をすべて計算して
おく必要がある。 この軌道に長時間の計算が必要なこと、 また計算された膨大な軌道デー

タのストックが必要であるという事があげられる。 また、 この Schwarzshild 法で構築さ $r$

たモデルが安定であるかどうかはわからない。

より実用的な方法として、 Syer & Tremain (1996) $(M2M$法 $)$ というのがある。 この方

法は、 ポテンシャルに応じた様々な軌道の割合wi を求める際、粒子をポテンシャル中で運
動させながら、密度分布を満たすよう、割合 wi を変化させて、 定常になるまで計算する。

以下の基準で収束するまで時間発展させる。

$\frac{dw_{i}(f)}{dl}=-\mathcal{E}w_{l}(t)(\frac{\partial\chi^{2}}{\partial w_{i}})=-\mathcal{E}w_{t}(t)\sum_{j=1}^{J}\frac{\delta(x_{j}-x_{\check{1}}(t))}{p_{0}(x_{j})}\Delta_{j}(t)$

$t$
-
$\hat{}$だし $\chi^{2}=\sum_{j}\Delta^{\frac{7}{j}}$

$\Delta_{j}=\frac{\rho(x_{j},t)}{p_{0}(x_{j})}1$

wi 軌道 $i$の璽み

$\epsilon$定数

Po ( $\cross$j)与えられたポテンシャルで満たされる密度分布 (メッシュj番臼 $\rangle$

$\Delta i>0$ならば、その $j$メッシュにかかわる軌道 $i$のウエート wiを減少させる。$\Delta j<0$はその逆。

図 Syer Tremaine 法 $(M2M$法 $)$ アルゴリズム
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重

図 Syer Tremaine 法 $(M2M$法 $)$ 概念説明

$\bullet$球対称モデルでの実験

球対称モデルによる実験を示す。ここでは Plummer modelモデルと呼ばれる重カポテンシ

ャルのモデルを用いる。

Plummer model は以下の式で与えられる。

$\phi=-\frac{GM}{\sqrt{r^{2}+a^{2}}}$

上述のポテンシャルを持つ分布関数を $M2M$法で求める。 ボアソン方程式より重力物質の

密度分布は以下の通りとなる。

$\rho=(\frac{3M}{4_{J}n^{3}})(1+\frac{r^{2}}{a^{2}})^{-\frac{5}{2}}$

上述 $P$ をもとに分布関数を導出してみる。 ちなみに、等方性を仮定すると分布関数は

$f= \frac{3}{7\pi}(2E)^{\frac{7}{2}}$

となる。
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Plummer model

(緑) f(王) 理論値 (isotropicを仮定)密度分布 $p(r\rangle$

(赤)導出された$f(E)$

図 $M2M$法による計算結果。密度分布は正しい分布となっているが、 その際の分布関数は

isotropic を仮定したものとは異なる分布関数が導出される結果となった。

理論値 $f(E)$ と $M2M$法で求めた $f(E)$は異なっている事について理論的導出は速度等方性

を仮定している。 しかし、 一般には球対称モデルであっても粒子の運動状態を表すのに

$(x,y,z,vx,vy,vz)$の 6変数必要だが、積分量で表すと、 $(E,L, \theta 1,\theta 2, LL)$ となる。 球対称性よ

り空間次元を落とす際 $L\int L$ は除かれる。 以上より一般には $f$ ($E,L$) (変数 $\theta 1,\theta 2$ は積分量

ではない) というように表記される。

Plummer model において、$E=$-0.529,沖$=0.1$ (左)0.3(右 $\rangle$ の軌道

図 あるきまったエネルギーにおいて角運動量 2種の軌道

以上、説明した事を確かめるため $E$一定で、 2種類の $L$ の軌道を求めた。 $L$ を変更する事で

上述軌道の形状が異なっている。 また閉曲線軌道が得られており積分量である。 この系は

積分量が $E$ と $L$であって他の積分量がない事を示している。 すなわち $f=f$ ($E,L$)である。

実験の内容を以下パネルで整理した。
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$\bullet$ 以上実験の整理
ある密度に対して、さま
ざまな分布関数があるよ
うである。実際選ばれる
分布関数は？

初期条件依存でさまざま
な関数が実現？

物理的に成立するもの
: は限られているのか？

密度分布を表す事が可
能な分布関数

図 密度分布から分布関数の再現についての整理

$\bullet$軸対称モデル

$0$ 0. $5$ 1. $0$ 1. $5$ $0$ 0. $5$ 1. $0$ $1S$

桶 駐

$n_{rre\ell}$. Su $f\ovalbox{\tt\small REJECT}\infty frightarrow\dot{u}0\mathfrak{n}for*n$ blagscale-tree, $pw\epsilon rdewplywiIhd1iig|\mathfrak{v}ta\dot{u}onl*w(\beta-9.\cdot 1l,q-0.lS\}.Theruy\epsilon 1\cdot 52.$

and the valuu $fb\epsilon ngularm\alpha nenIum\infty mpon\alpha uL_{\iota}\cdot n(*\rangle o.o,(b\rangle 0.\iota*lr(c)0.3.Th*mio\dot{n}$ ty ofo bita $uehi$
$\Gamma\propto on*nt\mathfrak{g}_{n\dot{u}hn*n4h\downarrow c}c*oItiu\cdot i\infty td\alpha u\ovalbox{\tt\small REJECT} owL_{l}.$

軸対称モデルにおいて、$E=$ const,Lz 3種類についての軌道
$E$ , Lzを定めてもなお複数のトーラス $arrow$別の積分量の存在

図 軸対称モデル。 エネルギー一定のもと、 Lz 3種の軌道

次に軸対称モデルについて、粒子の運動状態を表す (x,y,z,vx,vy,vz)の 6変数について積分量

で表すと、 $(E,Lz, \theta 1,\theta 2, a, I)$ となる。 $E$ と Lz を定めてもなおかつ閉曲線軌道のトーラス
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が現れる。これは別の積分 I の存在を意味する (I は E,$L$ とは異なる積分量)。以上より $f(E,L$

$z,I)$ というように表記される。 ただし、 $I$ は何かよくわからない。

3. 観測との比較

最後に、得られた分布関数のモデルと観測された分布関数を比較する必要がある。 比較と
いっても単純に比較はできない。 それは以下のような原因のためである。

星の距離測定に大きな誤差が含まれる。

観測される星は実際にある星の一部である。

全重力物質はダークマターも含まれ、 星はその一部である。
そこで、 理論的に導出された分布関数と観測された分布関数を比較する際には、 以下の図
に示すようなプロセスをとる。

理論
$\rangle$ 数値実験と観測との比較をするため、 以下の手順が必要となる。

図 理論的に導出された分布関数と観測された分布関数の比較手順整理

以下各手順を簡単に説明する。

手順 1. $f$ s,obs(x,v)から fs,dec(x,v) の見積

観測される星は主に視線方向に大きい誤差を持っており、 観測される分布は観測方向にぼ
やけて広がっている。 こうした観測された分布から (統計的意味で) 誤差のない分布を構

築したい。
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$\ovalbox{\tt\small REJECT}$

観測者

図 観測誤差による分布形状変化。視線方向に伸びてしまうが既知の誤差から実際の分布形状を

見積もる。

距離見積もりの誤差補正はいかのように考える。 ある物理量 (例えば密度分布) を見積もる

場合、 真の分布 $f$ に観測誤差 $h$ の加わった $g$ で観測される (観測される分布関数 $g$ は、

真の分布関数 $f$ と誤差 $h$ が convolution された関数として観測) 。観測値 $g$ から $f$ を見

積もる方法を考える。

真の分布 $f(t)=\exp[\cdot t^{2}\int_{of^{2}}]$

観測誤差 (応答関数) h(xlt) $=\exp[\cdot(t\cdot x)2/\sigma h^{2]}$

観測される分布 $g(x)=ffh=\int f(t)h(x|t)dt$ $+6$ (6 : ノイズ)

$t$ 実際の空間の座標

X 観測される空間の座標

(ノイズ 6があるとなかなかやっかいである $\circ\circ\circ$
そこで、)

数学的には単純な話であるが、 ノイズがあると単純には復元できない。 そこで以下のよう

なエルミート多項式による表現を利用して復元する。

エルミート多項式による表現

1 各エルミート多項式 $H(i,t)$を準備。 誤差 $h$ と convolution した

関数 $H’(i_{X})=H(i,t)^{*}h(x,t)$を作成

2 観測される分布関数を $H$’の和であらわす。 $g(x)=\sum$ $a(i)H’(i_{X})$

( $a(i)$は最小 2乗法で)

3 すると、 もとの物理量 $f$ は $f(t)=\sum a(i)H$(i,t)$)$で表す事ができる。
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視線方向座標

$0$ 50 100 150
視線方向座標

図 エルミート多項式による表現

以上方法で元の分布 $f$ を見積もるが誤差の影響を最小限に抑えるために使用できるエルミ

$-b$多項式の項数が観測される星の数によって異なる。 その使用可能な項数については以

下記述する。

復元可能項数

観測する星の個数と精度良く求められるエルミート多項式の展開項数
( $10$ pas の観測精度 8kpc に半径 lkpc程度のバルジを配置)

星の数の有限性による密度分布のばらつきをあらわす誤差は $0=_{V^{-}}( g(i)^{*}gtota1\int N)$

星の数

図 観測される星の数と使用できるエルミート多項式の項数
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以上図のグラフで示すとおり、観測される星の数に応じて使用できる項数が定められる。

ここで定められる適切な項数で deconvolution する。

手順 2. &,deck,v) から &,est($X,V$) の見積

ある、 定められた見かけの等級まで観測されるとすると、遠方ほど暗く見えるため絶対等

級の明るい星しか観測されない。 また、 吸収の効果も遠方ほど効くので、 より明るい星し

か観測されない。 このように観測される一部の星から全体の分布を見積もる必要がある。

遠方で暗く見える効果 6ml $=[5/\log(10)]\cross\log(r/$ ro $)$

吸収効果 $6m2=$ $ar$ ( $a$ : 比例係数)

星の等級別分布 F (M) を与える

星の累積等級分布 $S(M)=\int F(M)dM$

基準の等級 $M^{*}$を仮定し、 各距離の星に対して、 $M^{*}\cdot 6m1\cdot 6m2$ まで観測されるとする。

すると、 $S(M^{*}\cdot 6m 1- 6m2)$の割合で観測される。

以上から、観測できる星の割合 $W$ が計算される。 以下観測できる星の数を模式的に表す。

図 星の等級別質量分布と観測割合

3. &,est(x,v) から $DM$,est(x,v) の見積もり

最後に星の分布からダークマターを含めた全重力物質の分布関数、 すなわち我々が欲する

最終段階の分布関数である。 この関係は非常に天文学的問題を含んでいて煩雑であり、今

後解決すべき課題も多い。 いろいろ複雑に考える事も出来るが、 はじめの検討としては、

f$DM$,est(x,v) $=$ $\beta\cross$ fs,est(x,v)

と簡単において考え始める。
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4. まとめ

ポテンシャルから分布関数を導出する手法として、 $ST$法 $(M2M$法 $)$ が有効であ

る。

解の一意性、 あるいは一意性を得るのに必要な条件の整理が必要である。
球対称モデル、 軸対称モデル、 さらには 3軸不等モデルについて手法の確立をおこ
なう。

観測データとの比較は単純ではない。 ほとんど未検討であり今後勢カ的に行う必要
がある。
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