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第 1問
問 1

(1) 太陽風とは, 太陽のコロナ層から惑星間空間に流出する高速のプラズマの流れである。

(2) 種族 IIとは, 宇宙の初期に誕生した金属量が少なく古い恒星のことであり, 銀河のハ
ローやバルジで主に球状星団を構成する。

(3) 宇宙マイクロ波背景放射とは, 宇宙の晴れ上がりによって光が直進できるようになっ
た時点から届く, 現在の宇宙を満たす黒体放射である。

問 2

(1) 年周視差 p[arcsec] と距離 d[pc] の間には p = 1/d の関係が成り立つため, p =

0.020× 10−3 arcsecとして, 求める距離は

1

0.020× 10−3
pc = 5.0× 104 pc

(2) 分光観測よりスペクトル線の視線速度の時間変化を調べ，各星の視線速度が逆位相で
周期的に青方偏移・赤方偏移を繰り返していれば, 連星の可能性が高い。

(3)

(3-1) 1 arcmin2 を 1 srに変換すると,

1 arcmin2 =

(
2π

360× 60

)2

sr

となるため,

p =
π × (12 arcmin)

2

4π sr
×
(

2π

360× 60

)2
sr

arcmin2

= 3.04 . . .× 10−6

≒ 3.0× 10−6

となる。
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(3-2) 全天における恒星のペア数 Npair は, 全天の恒星の総数 Nstar = 9× 103 を用いて,

Npair =Nstar
C2

=
Nstar (Nstar − 1)

2!

となる。ペアのうち, 見かけの二重星となる確率は (3-1)で求めた pであるため,

Ndual = Npair × p

=
Nstar (Nstar − 1)

2!
×
(
3.04 . . .× 10−6

)
= 1.2 . . .× 102

≒ 1× 102

(4) 問題文中図 1-1より, 恒星同士の角距離 12 arcmin までの累積個数は 4.9 × 102 個と
なるため,

4.9× 102

1.2 . . .× 102
= 4.0 . . . ≒ 4倍

(5) 銀河面と銀河面以外とで Ndual を同様に評価し足し合わせることで,

Ndual =
0.6Nstar (0.6Nstar − 1)

2!
× π × 122

0.2× 4π

(
2π

360× 60

)2

+
0.4Nstar (0.4Nstar − 1)

2!
× π × 122

0.8× 4π

(
2π

360× 60

)2

= 2.4 . . .× 102

≒ 2× 102個

問 3

(1) Aをアルベド, D を直径として,

l

l⊙
=

A π
(
D
2

)2
km2

π (1 au)2

と表せる。
太陽の見かけの等級は −27magであり, 求める天体の等級は 22magであるから,

l

l⊙
≒ 1

4.0× 1019

なので, Aに 0.13を代入して計算し, 求める D は, およそ 1.3× 102 mとなる。
(2)

(2-1)

(2-2)

(2-3) ウ: −ω エ: π − ω

(2-4)

a: いえる
根拠: 軌道交差距離

min

(∣∣∣∣ a(1− e2)

1 + e cosω
− 1

∣∣∣∣ , ∣∣∣∣ a(1− e2)

1− e cosω
− 1

∣∣∣∣)
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を計算すると, 0.0373 auで, 0.05 au未満であり, かつ, 直径が 1.3 × 102 mより大きいので,

PHAの定義を満たしているといえるため。

b: いえない
根拠: 直径が 1.3× 102 m以下であり, PHAの定義を満たしていないといえるため。

(3)

(3-1)

min

(∣∣∣∣ a(1− e2)

1 + e cosω
− 1

∣∣∣∣ , ∣∣∣∣ a(1− e2)

1− e cosω
− 1

∣∣∣∣)
をそれぞれについて計算し,

c: 1.93× 10−3 au

d: 1.66× 10−4 au

e: 2.01× 10−3 au

(3-2) 天体の軌道を確定するためには, 天体の位置だけでなく速度も求める必要があり, 軌
道は 6つの自由度をもつ。1回の観測で分かるのは, 天体の天球上の位置だけであり,

天体までの距離や運動の変化は決定できない。また, 観測の精度にも限界があるので,

少ない観測点で軌道を決定することは難しく, 長期間にわたって位置の変化を観測す
ることで速度や距離の誤差を考慮した軌道を確定する必要があるため。

(3-3)

根拠: 地球への衝突リスクがある状態は, 天体の軌道が確定しておらず, 通過しうる空間領域
に地球が含まれている状態であり, 観測期間が延びるにつれ, 天体の軌道は確定されていき, 通
過しうる空間領域は減っていく。その過程で地球がその領域に含まれている場合には, 衝突の
可能性が相対的に高く評価されるため衝突確率は一時的に上昇する。しかし, 軌道がさらに確
定して地球がその領域から外れると, 衝突の可能性がなくなり, 衝突確率は急激に 0になる。

問 4

(1) 宇宙の膨張が減速から加速へと切り替わる瞬間は, 加速度が ä = 0となるときである
ため,

Ωma
−3
tr − 2ΩΛ = 0

を解いて,

atr =

(
Ωm

2ΩΛ

)1/3

となる。また, これに現在の観測値を代入することで,

atr ≒ 0.60

と求まる。
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(2) 赤方偏移 z とスケール因子 aの間には, 1 + z = 1/aの関係が成り立つため,

ztr =
1

0.60
− 1 ≒ 0.67

(3) 銀河形成のピークである z ≒ 2 は, 膨張が加速に転じた時期よりも過去である。
a < atr の範囲では, 問題で与えられた方程式の第 1項が第 2項よりも支配的になり
ä < 0となることからも, 宇宙が減速膨張の過程にあったことが分かる。

(4) 物質優勢期においては a ≪ 1であることからもダークエネルギー項の影響を無視で
きるため, 方程式は

ä

a
∝ a−3

と近似できる。a(t) = Ctα (C は定数) を代入して整理し, 指数を比較することで,

α = 2
3 を得る。
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第 2問
問 1

(1) 恒星の光度 L, 半径 R, 有効放射温度 Teff には

L = 4πR2σT 4
eff

の関係があるから,

R =

(
LS

L⊙

)1/2 (
Teff

Teff,⊙

)−2

R⊙ ≒ 0.78R⊙.

(2) 質量光度関係 L ∝ M4 の仮定のもとで

MS =

(
LS

L⊙

)1/4

M⊙ ≒ 0.764M⊙

ケプラーの第 3法則より,

GM = a3
(
2π

T

)2

a =

(
MS

M⊙

)1/3 (
3.0 d

365 d

)2/3

au ≒ 0.037 au.

(3) トランジット時の明るさはトランジット前の 1− (RP /RS)
2 = 1− k2 倍になるから,

∆ = −2.5 log10(1− k2).

問 2

(1)

(1-1) F0

(1-2) 0.002F0

(1-3) 0.003F0

(2) 図より, トランジット時とトランジット直前のフラックスの差は

∆F = 1.002F0 − 0.975F0 = 0.027F0

であり, これが k2F0 に等しいので

k2 =
√
0.027 = 0.16

RP = kRS ≒ 8.69× 107 m ≒ 1.2RJ .
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問 3

(1) 反射光成分の上限を見積もるために, 惑星が受け取る主星による放射をすべて π srに
反射する状況を仮定する。このとき, 距離 D の地球で観測される反射光のフラック
スは

Fref =
LS

4πa2
× πR2

P × 1

πD2

であるから, F0 = FS = LS/(4πD
2)を単位として表せば

Fref =

(
RP

a

)2

F0 = 2× 10−4F0.

(2) ウィーンの変位則のために, 恒星と比べ温度が低い惑星の黒体輻射のスペクトルは恒
星よりも長波長側に偏るため。

(3)

(3-1) 距離 D の地球で観測される惑星放射と恒星放射のフラックスは, 波長幅を ∆λ と
して

FP (λ) = πBλ(λ, TP )∆λ

(
RP

D

)2

FS(λ) = πBλ(λ, Teff)∆λ

(
RS

D

)2

と表せるから,

FP(λ)

FS(λ)
=

Bλ(λ, TP )

Bλ(λ, Teff)

(
RP

RS

)2

=
ehc/(λkBTeff ) − 1

ehc/(λkBTP) − 1
× k2.

(3-2) したがって, λ = 8µmとして

Tday =
hc

λkB

[
log

(
1 +

k2

0.003

(
ehc/(λkBTeff ) − 1

))]−1

≒ 1.1× 103 K

Tnight =
hc

λkB

[
log

(
1 +

k2

0.002

(
ehc/(λkBTeff ) − 1

))]−1

≒ 9.4× 102 K.

(4) アルベドを A = 0.3と仮定するとき, 放射平衡温度 Teq は

4πR2
SσT

4
eff

4πa2
× πR2

P × (1−A) = 4πR2
pσT

4
eq

Teq = Teff(1−A)1/4
√

RS

2a
≒ 1.0× 103 K.
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第 3問
問 1

(1)

Fg =
GMm

r2
, Frad =

L

4πr2
× 1

c
× πs2 =

Ls2

4cr2

(2)

β =
Frad

Fg
=

Ls2

4cGMm
=

3L

16πcGMρs

となるため, β は r に依存しない。

(3) 粒子が受ける正味の力 F⃗eff は, 恒星から粒子の方向に向かう単位ベクトルを r̂ として

F⃗eff = Fradr̂ − Fgr̂

= −GM(1− β)m

r2
r̂

と表せ, これは恒星の質量をMeff = M(1− β)とした重力に一致する。

(4) (2) より, β は ρ−1s−1 に比例する。したがって, β > 1となるのは密度が大きく半径
が小さい塵粒子である。

問 2

(1) 恒星 Aの運動は, 軌道長半径 R, 離心率 e = 1のケプラー運動とみなせる。また, 最
大離隔点から重心に達するまでには周期の 1/4の時間が必要なので, ケプラーの第 3

法則より

2GM = R3

(
2π

4tstar

)2

tstar =
πR3/2

2
√
2GM

.
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(2) 恒星 A, Bが x軸上の x = ±r に位置しているとする (0 ≤ r ≤ R)。このとき, 粒子
に加わる力の x軸成分は正味で 0となり, 力の z 軸成分の大きさは

Fnet =
2GM(1− β)m

r2 +H2
cos θ

と書ける。ここで θ は粒子から恒星 Aに向かう方向ベクトルと z 軸がなす角度であ
り, cos θ = H2/(r2 +H2)であるから,

Fnet =
2GM(1− β)m

H2

(
1 +

( r

H

)2
)−2

≒ 2GM(1− β)m

H2

(
1− 2

( r

H

)2
)

したがって R/H (> r/H)の一次以下の項のみを残すと,

Fnet =
2GM(1− β)m

H2

であるから, これは重心 O に質量 2Meff = 2M(1 − β)の天体がある場合の引力とみ
なすことができる。

(3) 塵粒子の運動は, 質量 2Meff の天体を軌道長半径 H, 離心率 e = 1 で公転するケプ
ラー運動とみなせる。重心に落下するまでには周期の 1/4の時間が必要なので, ケプ
ラーの第 3法則より

2GMeff = H3

(
2π

4tpart

)2

tpart =
πH3/2

2
√
2GMeff

.

(4) tpart = tstar のとき

H3/2M
−1/2
eff = R3/2M−1/2

H = R(1− β)1/3

であり, β → 1 では H は 0 に近づく。これは, 放射圧による斥力が重力に釣り合う
(β = 1)ような粒子は重心方向に落下しないことに対応している。
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問 3

(1) 恒星の光の入射方向が恒星の方向に対して傾くのは公転速度による光行差のためであ
るから, 公転速度が cより十分小さいことを仮定すると, sinα ≒ α ≒ v/cであり,

FPR = Frad sinα ≒ vFrad

c
.

(2) 公転速度 v =
√
GMeff/aであるから

dL

dt
= −FPRa = −va

c

β

1− β
Feff = −

√
GMeffa

c

β

1− β

GMeffm

a2

L = m
√
2GMeffa を代入して

m
√

2GMeff
da/dt

2
√
a

= −
√
GMeffa

c

β

1− β

GMeffm

a2

da

dt
= −

√
2β

1− β

GMeff

c
· 1
a
= −

√
2βGM

c
· 1
a

であり, k =
√
2βGM/cとすれば da/dt = −k/aと書ける。

(3) このとき軌道長半径は a(t) =
√

a20 − 2ktに従うから, 恒星に落下する (a = 0) まで
にかかる時間 τ は

τ =
a20
2k

=
a20c

2
√
2βGM

.

特に β = 0.5, a0 = 1.0 auのときは τ = 1× 103 yrと求まる。

(4) 前問の結果は太陽系の年齢 ∼ 4.6× 109 yrよりも非常に短いため, 供給源がない場合
には現在の太陽系に塵は維持できない。考えられる供給源として, 彗星の蒸発に伴い
内部に閉じ込められていた塵が放出されることや, 小惑星同士の衝突・破砕により塵
が発生することが考えられる。
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第 4問
問 1 X線は地球大気をほとんど透過しないため, 地上では観測することが出来ない。

問 2 与えられた式より,
ε ∝ e−hν/kBT

である。hν が kBT よりも十分小さい場合には, e−hν/kBT は

e−hν/kBT ≒ 1− hν

kBT
≒ 1

より, ほぼ定数となる。一方で hν が kBT よりも十分大きい場合には, e−hν/kBT は 1よりも
十分小さくなる。よって, 熱制動放射のスペクトルは ν = ν0 = kBT/h付近を境に定数的なス
ペクトルから指数関数的な減少を示す。

問 3

(1) 赤方偏移の定義より, この銀河団の赤方偏移 z は,

z =
1.62× 1018 Hz

1.54× 1018 Hz
− 1 = 0.051 . . . ≒ 0.05

である。ハッブルルメートルの法則より, ハッブル定数 H と光速 cを用いて, この銀
河団までの距離は,

cz

H
=

3.0× 105 km s−1 × 0.051

70 km s−1 Mpc−1
= 2.1 . . .× 102 Mpc ≒ 2× 102 Mpc

となる。

(2)

R = 2.1 . . .× 102 Mpc× π × 16

180× 60
rad = 0.97 . . . Mpc ≒ 1Mpc

(3) 熱制動放射スペクトルの折れ曲がり周波数 ν0 と温度 T の関係は T = hν0/kB となる
ため,

T =
6.6× 10−27 erg s× 1.0× 1018 Hz

1.4× 10−16 ergK−1
= 4.7 . . .× 107 K ≒ 5× 107 K

(4) 与えられた式を, 視線に沿って積分する。

Iν(ν0) =
1

4π

∫
ε (ne, T, ν0) dS =

1

2π

∫ R

0

ε (ne, T, ν0) dr

=
6.3× 10−48

2π

( n0

10−3 cm−3

)2
(

kBT

1.6× 10−8 erg

)−1/2

e−1

×

{∫ r0

0

dr +

∫ R

r0

(
r

r0

)−4

dr

}
erg s−1 cm−3 Hz−1 sr−1
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ここで,∫ r0

0

dr +

∫ R

r0

(
r

r0

)−4

dr =
4

3
r0 −

1

3

(
R

r0

)−3

r0

となり, R/r0 ≒ 0.1であることを踏まえれば, 第二項は有効数字 1桁の範囲では十分
無視できるため,

n0

10−3 cm−3
=

√
3eπ

2× 6.3× 10−48

(
kBT

1.6× 10−8 erg

)1/2 (
Iν(ν0)

erg s−1 cm−2 Hz−1 sr−1

)( r0
cm

)−1

これに値を代入していくことで,

n0 = 7.1 . . .× 10−3 cm−3 ≒ 7× 10−3 cm−3

を得る。

(5) 注目している微小領域について運動方程式を立てれば,

(P + dP ) +
Gρ(r)drM(r)

r2
= P

これを変形し,
dP

dr
= −Gρ(r)M(r)

r2

を得る。

(6) (5) で導出した式の左辺等辺を評価する。r > r0 では P (r) = 2ne(r)kBT =

2n0kBTr
2
0r

−2 となるため, 左辺は,

dP

dr
(r) = −4n0kBTr

2
0r

−3

である。一方で, 右辺は,

−Gρ(r)M(r)

r2
= −Gmpn0r

2
0r

−4M(r)

となるため,

M(r) =
4kBT

Gmp
r

を得る。r = Rとすれば,

M(R) = 3.4 . . .× 1014M⊙ ≒ 3× 1014M⊙

となる。
問 4

(1) ρ(r)を半径 Rまで積分し,∫ R

0

ρ(r)4πr2dr = 4πmpn0

{∫ r0

0

r2dr +

∫ R

r0

r20dr

}

= 4πmpn0r
2
0

(
R− 2

3
r0

)
= 2.0 . . .× 1013M⊙ ≒ 2× 1013M⊙
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(2) この銀河団内部の銀河の明るさを統べて合わせた場合の絶対等級は,

9.5− 5 log10

(
2.1× 102 × 106 pc

10 pc

)
= −27.1

である。よって, 太陽との光度比を考えることで, 恒星の総質量は,

10−0.4(−27.1−4.5)M⊙ = 4.3 . . . 1012M⊙ ≒ 4× 1012M⊙

(3) 暗黒物質質量は,

3.4× 1014M⊙ − 2.0× 1013M⊙ − 4.3× 1012M⊙ = 3.1 . . .× 1014M⊙ ≒ 3× 1014M⊙

と評価できる。暗黒物質が銀河団の全質量に占める割合は,

3.1× 1014M⊙

3.4× 1014M⊙
= 0.92 . . . ≒ 0.9

である。
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