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要旨：2 × 1017 Gの強磁場を持つ原始中性子星物質で計算した非等方ニュートリノ吸収断面積の結果を，トロ

イ型の磁場構造を持つ原始中生成の自転減速に応用する計算を行った。その結果，非等方ニュートリノ放出の

効果が通常用いられている磁気双極子放出よりも大きな効果を示した。

近年、1015Gを超える超強磁場を持つ中性子星マグネターの発見 [1, 2]以来、その超強磁場を支える

内部構造に強い興味が持たれるとともに、強磁場が超新星爆発の非対称性に極めて重大な役割を担っ

ていると考えられ、その強磁場に特有な現象は非常に興味深いトピックである。その中でも、マグネ

ターの 4秒から 12秒という長い自転周期 [3, 4]がマグネターの一つの特徴としてその仕組みに多くの

関心が集まっている。

一方，我々は有限温度・密度での中性子星物質におけるニュートリノの散乱・吸収断面積を相対論

的平均場 (RMF)アプローチで計算し，放出ニュートリノが磁場方向に増加し，その反対方向に減少

することを示した。さらに，その結果を用い極性磁場を持つ原始中生子星に応用し，定性的な静的計

算ではあるがパルサーキック現象 [5]に，非対称ニュートリノ放出が大きく寄与することを示した [6]。

ところで、最近の原始中性子星 (PNS)の時間発展シミュレーションは、原始中性子星の磁場が赤道

面上にトーラス状に分布するトロイダル型となり [7]、その強度が極性磁場の 100倍に達することを示

している [8, 9]。このトロイダル型の磁場配位に我々の非等方ニュートリノ放出を応用すれば，磁場方

向により多くのニュートリノが放出され、自転を大きく減速に大きくさせるであろうことが容易に想

像される。そこで本研究では、これまで求めた断面積の計算結果を用いて，ニュートリノの非等方放

出による自転減速への影響の大きさを概算することとした。

まず，原始中性子星中での媒質の時間発展はニュートリノの伝搬時間より十分ゆっくりで，内部の

各所で局所平衡が成り立っているとする。このとき、ニュートリノの位相分布関数は平衡部分 f0と非

平衡部分∆f に分けることができる: f = f0 + ∆f。さらに、吸収だけが寄与し、ニュートリノは直

線軌道上を伝搬するものとすると，座標変数，xL ≡ (r · k)/|k|，RT ≡ r − (r · k)k/k2 を定義するこ

とで，∆fは解析的に以下の形で求められる [6]。

∆f(xL, RT ,k) =

∫ xL

0
dy

[

−
∂εν

∂y
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]

exp

[

−

∫ xL

y
dz

σA(z,RT ,k)

V

]

, (1)

上式で，ニュートリノの σAは吸収断面積であり、RMF理論に磁場の効果を摂動の 1次までとり入

れることで求めた [6]。1017G程度以下であれば，天文学的には強磁場であるが、核力レベルでは 1次

の摂動で取り扱える程度の大きさである。その結果は，密度が ρB = (1 − 3)ρ0(ρ0は飽和密度)，温度

T = 20MeV，磁場B = 2 × 1017Gで，2 − 4%の非対称性を示している。
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表面 SN から放出ニュートリノによる単位時間当たりの角運動量の減少と放出エネルギーの比が以

下の式であたえられる。

(

cdLz/dt

dET /dt

)

=

∫

SN
dΩr

∫

d3k
(2π)3 ∆f(r,k)(r × k) · n

∫

SN
dΩr

∫

d3k
(2π)3

∆f(r,k)k · n
. (2)

上式で nは表面 SN の法線単位ベクトルを表す。そして、自転速度の減少比が以下の式で求められる。

Ṗ

P
=

P

2πcINS

(

cdLz/dt

dET /dt

)

Lν . (3)

ここで P は自転周期，Ṗ はその時間微分，and Lν = (dET /dt) はニュートリノ光度である。

実際の計算では，RMFのパラメーターとしてPM1-L1 [11]を用い，原始中性子星は，質量がMNS =

1.68M⊙，温度が T = 20MeV,レプトン数の全バリオン数に対する比が YL = 0.4であるとした。

さらに，トロイダル型の磁場分布は円筒座標系で以下のような関数で書かれるものと仮定した。

~B = Bφ
4ez/a0

[

1 + ez/a0

]2

4e(rT −r0)/a0

[

1 + e(rT −r0)/a0

]2 (− sin φ, cos φ, 0) 　. (4)
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図 1: 上段：計算に用いた中性子星の密度分布 (a)。実
線と破線は、それぞれラムダを含む場合と含まない場合
の結果を示している。下段：トロイダル型磁場の z = 0

での分布。実線と破線はそれぞれ、 r0 = 8km (Mag-A)

と r0 = 5km (Mag-B)の結果を示す。

a0 = 0.5 km， r0 = 8.0 km (Mag-A) と r0 =

5.0 km (Mag-B)の２種類の計算を実行して，両

者の結果を比較する。図 1bに，z = 0での磁場

強度 |B/Bφ|を示した。

最近の数値シミュレーション [8, 9]の結果は，ト

ロイダル型磁場の最大強度がおよそBφ = 1016G，

極性磁場の強度が Bpol = 1014G程度であること

を示している。前者の値を今回の計算に用い，後

者の値は比較のために実行した磁気双極子放射

(MDR)によるスピン減衰率 Ṗ /P の計算に用い

た。MDRの式は以下のように書かれる [10]。

PṖ = B2
pol

(

3M3
NSc3

125π2I2
NS

)−1

. (5)

同様に PNSの初期の状態であるとして自転周

期を P = 10msと仮定した。また，本研究で用

いた模型が非常に表面付近では適応性が高くない

ので，SN を密度が核物質飽和密度となる球面と

とった。ただし，SN の結果への依存性は大きく

ないことは確認した。

結果を表 1に記した。明らかに，非等方ニュー

トリノ放出の効果はMDRの効果よりも大きいことがわかる。ただし，マグネターの遅い自転を説明

するのには十分ではない。

これまでの計算はニュートリノの吸収過程だけをを取り入れたものであるが，散乱や生成断面積の

同じ傾向を示すので，それらをとり入れることで，非等方性が増加し，より大きな減速率が得られる
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Comp. INS[g·cm2] Mag.
cdLz/dt
dET /dt

Ṗ /P (s−1)

Ours MDR

p, n 1.36 × 1045
Mag-A 3.34 3.5 × 10−6

9.9 × 10−8

Mag-B 0.48 5.0 × 10−7

p, n, Λ 1.54 × 1045
Mag-A 5.45 6.4 × 10−6

7.8 × 10−8

Mag-B 0.39 4.6 × 10−7

表 1: 自転周期が P = 10msのときの, 原始中性子星の自転減速率の計算結果。1列目:中性子星物質を構成する
バリオンの種類。2列目：中性子星の慣性能率。3列目：トロイダル磁場の配位 (図 1b)。4列目:式 (2)の計算
結果。5列目:非等方ニュートリノ放出による自転減速率 (3)の計算結果 6列目:MDRによる自転減速率 (5)の
計算結果

可能性がある。今後はさらに超新星爆発の数値シミュレーションへ直接挿入することで，最終的な結

論が得ることを将来的な目標としている。
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