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銀河あるいは星間空間のプラズマとしての性質が概観され,磁場および速度場の基本的な観測方法

およびその結果が示される.平均の回転運動がある系では.磁場と速度場の相関であるクロス･ヘリ

シティが磁場の生成に重要な役割を果たす.さまざまな銀河磁場の強さと回転速度との関係からクロ

ス･ヘリシティについての重要な情報が導かれる.銀河面に関して非対称な密度･速度場を仮定する

とクロス･ヘリシティ･ダイナモによって銀河の代表的な大規模磁場配位であるBSS磁場が再現でき

る.

1.は　じ　め　に

我々の銀河系(天の川: MilkyWay)や他の銀河であ

る系外銀河には大規模な磁場構造があることが知られてい

る.磁場の強さは数　〝G (マイクロガウス:1G-10~4T

[テスラ])と地球表面の磁場(loo°)や太陽の黒点磁場

(103G)に比べて弱いが,その規模は銀河の大きさ(数十

kpc[キロパーセク: 1pc-3.26光年-1018･5cm)にわたり,

それだけの磁場を銀河の寿命(100億年)にわたって維持

するためには莫大なエネルギー(1013ボルト)が必要であ

る.銀河磁場は銀河間にあるとされる宇宙磁場を除けば宇

宙で最も大規模な磁場構造ということができる.銀河磁場

の特徴はそれが光学的にもⅩ線的にも透明な媒質中に存在

するため,地球磁場や太陽磁場では直接観測できないトロ

イダル磁場を観測できるという点にある.したがって銀河

磁場はダイナモ理論に絶好の検証舞台を提供してくれる.

本稿では銀河の大規模磁場構造の概略とその間題への乱

流ダイナモの考え方の応用を扱う.その際,座標系の反転

に対して符号を変えるスカラー(擬スカラー)であるクロ

ス･ヘリシティまたは速度場と磁場の相関が重要な役割を

果たしていることが示される.

第2節で銀河に関する観測事実および銀河磁場の観測方

法とその結果が概観される.第3節で星間物質をMHD

近似で扱うことの妥当性が論じられた後,平均場のMHD

基礎方程式が与えられる.第4節では統計理論による非圧

縮MHD方程式解析の結果とクロス･ヘリシティ･ダイ

ナモの考え方が示される.第5節でクロス･ヘリシティ･
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ダイナモが銀河磁場へ適用される.まとめと今後の課題が

第6節で簡単に述べられる.

2.銀河と銀河磁場

2.1銀河の構成要素

銀河には,スパイラル型の腕を持つ渦状銀河,球状また

はラクビ-ボールの形をした楕円銀河,形を特定できない

不規則銀河,の3つがある.通常渦状銀河は,銀河円盤

(disk) ･中心部のパルジ(bulge) ･円盤面の上下をおお

うハロー(halo)の3つの部分から構成されている(図

1).銀河円盤または銀河面は銀河質量の90%以上を占め

る恒星と恒星から放射されるⅩ線で電離した水素ガスを主

とする星間物質(ISM : interstellar medium)からなる.

通常われわれが天体写真などで見る白い｢ガス状｣の銀河

の形は星の分布を表していると考えてよい.星間物質は電

離した水素ガスあるいはプラズマだが,その分布は必ずし

も星の分布と一致していない.その個数密度はだいたい1

個/cm3である.円盤の半径は通常20kpc以上,また厚み

は星円盤が2kpc,ガス円盤が200pc程度である.銀河円

盤は2本から数本程度の渦巻き状の腕をもっており,これ

が渦状銀河という名前の由来である.腕の部分はガスの密

度が腕の間の領域よりも10%ほど高く,星の生成が盛ん

な領域である.パルジは銀河の中心部(3kpc以内)に観

測される球形またはラクビ-ボール状の明るい部分である.

ここは銀河生成の初期に生成された星が多く存在する領域

で,渦状銀河でない楕円銀河などはこのパルジの部分だけ

で構成されている銀河と考えられている.ハローには物質

は存在しないと考えられてきたが,銀河の回転曲線などの
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図1　渦状銀河の構成

観測からこのハローの領域に大きな質量をもった暗黒物質

(dark matter)が存在すると最近では考えられている.

2.2　銀河ガスの運動

平均速度場

銀河のガスの平均速度はスペクトル線のDoppler効果

を用いて観測される.銀河は剛体回転に近い中心付近を除

き200-250km/Sという一定の速さで回転している.回転

曲線が銀河中心からの距離によらないことからわかるよう

に,銀河の星間物質は中心付近を除いて中心から近いほど

角速度が大きいという差動回転をしている.また,回転軸

に対して軸対称な上述の回転速度に加えて,その十分の-

程度の動径方向および回転方向の非軸対称な振動する平均

速度をもっていることが知られている.

乱流速度場

平均ではない不規則な速度場の観測は, (i)恒星から来

る光の分極の測定, (ii)シンクロトロン放射の測定, (iii)

速度ゆらぎの直接測定,などの手法でなされている.これ

らの観測は銀河の星間ガスが乱流状態にあることを示して

いる.どの観測も,乱流速度が10-20km/S程度であるこ

と,乱流の特徴的な長さスケールが100pc程度であるこ

とを示唆している.

密度波理論

回転が内側ほど角速度の大きい差動回転になっていると

いうことは,銀河の中心に近いガスのほうが遠い側のガス

よりも速く1周するということを意味している.平均の回

転速度が約200km/S(-20kpc/108yr)であるとすると,銀

河中心からの距離がr-6kpcの地点でガスが銀河を1周

するのに約2億年かかる.これに対してr-20kpcの地点

では1周するのに約6億年かかることになる.銀河の誕生

から100億年が経っているとすると,最初に存在した銀河

の腕は100億年の間に何重にもきつく巻き込まれているで

あろう.しかし,実際に観測される渦巻き状腕はどの銀河

22

生　産　研　究

でも緩やかな巻き込みを見せているだけである.銀河の差

動回転と渦巻き状腕の形状との間のこの矛盾は｢巻き込み

のジレンマ｣と言われる. LinとShuは銀河の腕は物質構

造が実体としてあるのではなく,プラズマ･ガスの疎密の

パターン(密度波)が腕状に見えているのであると考え

た1).銀河の星およびガスは銀河の質量の大部分を占める

星が作る重力ポテンシャルの中を運動している. Lin-Shu

の密度波の理論では適当な渦巻き状の重力ポテンシャルを

仮定し,そのポテンシャル場のもとで星とガスの運動を解

析する.それによれば,星およびガスは銀河円盤の中を一

定の速さで回転する他に動径と回転の方向にそれぞれ振動

的運動をする.その結果星やガスは銀河円盤の重力ポテン

シャルの強い場所で集まって｢渋滞｣するようになり,重

力ポテンシャルの弱い場所では疎になる.その｢渋滞｣し

ている密な部分が徐々に動いていく.銀河の渦巻き状腕は

このパターンが見えているだけであるから,差動回転によ

る渦巻き状腕の巻き込みジレンマは生じない. Visserは

モデルとパラメタを適当に選べば密度波理論に基づく数値

計算の結果を中性水素の21cm線の観測から定められた

M81銀河の速度場に一致させられることを示した2).一方

で,パターン自体もそれほど長い期間にわたっては安定で

いられない,渦巻き状重力ポテンシャルがなぜ生じるのか

については何も説明していないなどの欠点もあるが,密度

波理論はある程度まで確立した理論として今日に至ってい

る3).

2.3　銀河磁場の測定方法

Zeeman効果

水素ガスの電子とイオンはそれぞれ磁気モーメントを

もっている.このような粒子が磁場中におかれると磁気

モーメントの方向に関する縮退が解けてエネルギー準位が

分裂する.その分裂の幅は磁場の強さに比例する.した

がって光スペクトルの分裂幅を観測すれば磁場の強さを測

定することが出来るはずである.この測定方法はプラズマ

中の電子密度や銀河間空間の磁場の強さといった他の情報

を必要としない点で優れているが,実際の銀河磁場の測定

にあっては測定精度に比して磁場が弱いためにスペクトル

準位の分裂が十分でないことなどもあり信頼できるデータ

を得るのは難しい.

シンクロトロン放射(磁場制動放射)

星間物質は主に電離した水素ガス,つまり電子と水素イ

オンである.高速の電子が磁場の中を通過すると電子は磁

場に巻きつき,磁場と垂直な面内に電磁波を放射する(シ

ンクロトロン放射).磁場が一様な場合シンクロトロン放

射によって出される電磁波は磁場に垂直な面内に偏光する.
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このシンクロトロン放射の強度を測ることで,磁場の強度

を知ることが可能である.

Faraday回転

銀河の大規模磁場構造の決定に重要な役割を果たしたの

は,シンクロトロン放射そのものの測定ではなく放射され

る電磁波のFaraday回転を利用する手法である.磁場中

で電子やイオンは旋回運動をし,電磁波の振動数を変化さ

せる.電磁波を構成する右向き偏波と左向き偏波でこの振

動数変化の度合いが違うために電磁波の偏波面は回転する

(Faraday回転).回転の向きは磁場の向きが電磁波の進行

方向に対して平行か反平行かによって決まるのでこの

Faraday回転の回転角はプラズマ中の磁場の向きに関する

情報を与える.

観測される回転角甲は

ダニRMloZ+Po (1)

で表される.ここで, loは観測する電磁波の波長, Poは

回転角の初期値である.またRM (回転測度:rotation

measure)は観測の視線方向あるいは電磁波の進行方向の

磁場と電子密度に比例して

RM-0･81Ineb･h(rad m-2)　　　(2)

と表される. (1)式から,横軸に波長Aoの二乗をとって

回転角をプロットしたときの直線の傾きがRMを表して

いることがわかる.しかし,観測される回転角は7rだけの

不定性をもっているため, 3つ以上の波長で回転角を測定

してRMを決定する等の工夫が必要がある4).さらに実

三三一一
(a) ASS磁場　　　　　　　(ち) BSS磁場

二二紅X戎X
(C) ASS磁場のRM　　　　(d) BSS磁場のRM

図2　ASS磁場･BSS磁場とそのRM
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際の観測にあたっては系外銀河内の磁場によるFaraday

回転,銀河間空間の磁場(宇宙磁場)による回転,われわ

れの住む銀河系内の磁場による回転という3つの因子があ

ることに注意する必要がある.

系外銀河について,もし磁場の配位が図2 (a)のように

なっているとすると銀河の長軸エに沿って次々と測定さ

れたRMは図2(C)のようなプロファイルを持つであろ

う.一方,磁場の配位が図2(b)のようになっていると

すると対応するRMのプロファイルは図2(d)のように

なる.したがって, RMを正確に測定することができれ

ば銀河の大規模磁場構造を決定することができるはずであ

る.

2.4　銀河磁場の観測結果

星間ガスの分布が同一半径の周に沿って一様であること,

大規模磁場が銀河面内成分のみを持っていることなどの仮

定を置くと,観測の結果を以下のようにまとめることがで

き85),6)･
I

(i)大規模磁場は一般に銀河の渦状腕に沿っている.

(ii)シンクロトロン放射と線状分極の度合いから,大規

模磁場は腕と腕の間の領域で強く,ランダムな磁場は腕の

領域で強い.

(iii)典型的な磁場の配位は二対称渦状(BSS : bisymmet-

ric spiral)と軸対称渦状(ASS : axisymmetric spiral)で

ある.

われわれの銀河系内の磁場の配位は膨大な数のシンクロ

トロン放射源からの電磁波のRMを測定することである

程度わかっている(図3)7).後に述べるダイナモ理論の

見地から注目すべきは銀河赤道面上下でのRMの符号の

異同である.もし上下で符号が異なっていればわれわれの

銀河系の大規模磁場は赤道面の上下で向きが逆になってい

ROT^T107ヾ MSASUTtES )N GALACTIC COOrtDtNATES

図3　銀河系のRM

銀河系外の976個の電波源について測定されたRMをP. P.

Kronbergが銀河座標にマップした.新星爆発など強い磁

場によるRMのデータは除いてある. 0および●の大き

さは磁場の強さを,黒白は磁場の向きを表す.これにより

銀河系内の磁場の向きがわかる. (Wielebinski & Krause

1993より)
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ると言えるし,同符号であれば磁場の向きも同じというこ

とになる.しかしながら銀河内のさまざまな局所磁場の影

響と観測者が銀河系内にいるという制約のためRMはか

なりの誤差を含みうるので,この点について今のところ確

言することはできない.一方,系外銀河の赤道面上下での

磁場の向きの異同については観測上の制約から現在のとこ

ろ断定が不可能である.遠く離れた系外銀河の赤道面上下

のシンクロトロン放射源を区別することはできないため,

もし同じ大きさの磁場が赤道面上下で反転しているとする

とRMはゼロと観測されてしまう点に注意しておこう.

3. MHD方程式

3.1 MHD近似

銀河の磁場をはじめとする天体宇宙のプラズマ現象はき

わめて複雑な物理過程をその中に含んでいる.まず,天体

宇宙の現象は,プラズマを構成している個々の粒子のミク

ロなスケール(10~12cm)からそれらの粒子の集団運動の

マクロなスケール(1022cm)まで,非常に多岐にわたる

スケールの運動を含んでいる.最も大きなスケールの運動

のみに限っても,重力,圧縮性や衝撃波,また光速に近い

運動にあっては相対論的な効果を考慮に入れる必要が出て

く　る.そ　の　中　で　電磁流体力　学(MHD :

Magnetohydrodynamics)的なアプローチは一定の成果を

上げている.ここではプラズマのもつさまざまな長さス

ケールを考えることで大規模運動や磁場など銀河ガスのマ

クロな性質をMHD近似で扱う妥当性を見ていく.時間

スケールについても同様の議論ができるがそれには立ち入

らない.

Debye長

プラズマは電離気体であり電子とイオンからなっている.

プラズマの最も基本的な特徴は,個々のイオンの作るポテ

ンシャル場が周りの電子の集団効果によって打ち消される

ことである(Debye遮蔽).ポテンシャルが遮蔽される距

離をDebye長という. Debye長ADは

･D-ぽ〉1′2≡o･9×怯〉1′Zi蒜｢1′2(3)

で与えられる.ここでeoは誘電率, kBはBoltzmann定数,

Tは温度, neは電子の数密度, eは電子の素電荷である.

密度が上がれば遮蔽の効果が上がるためADは短くなる.

したがって電離したガスをプラズマとみなせるための条件

は系の特徴的長さスケールIc (-1kpc天王1021･5cm)がDe-

bye長ADに比べてずっと長いこと;

A D<< l,,
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そして｢Debye球｣中に集団効果が起こるに十分な数の

電子が存在すること;

ND⊆ nei打人3D,,1　　　　(5)

である. (4)式に銀河のパラメタ(ガスの数密度ne-

1/cm3,温度7㌧104K)を代入すると

lD=6×102cm (銀河) (6)

となり条件(4)と(5)を満たしていることがわかる.

平均自由行程

粒子が衝突しないで飛ぶことのできる距離の統計的な平

均(平均自由行程)が考えている運動の長さスケールと同

程度のときは個々の粒子のミクロな運動の過程が効くため

に,粒子の集団をひとまとめにして扱う流体近似は使えな

い.この平均自由行程Imhは電子の数密度neと各粒子の

持つ運動エネルギーつまり内部エネルギーまたは温度T

だけで決まり

i-A-霊摩〉2

≡3.5×108
ne

109cm~3 ｢1cm　(7)

のように表される.流体近似が有効であるためには

ImfP<< lc (8)

の関係が成り立っていることが必要である.銀河のパラメ

タを用いると平均自由行程はImfp-1014cmとなる･した

がって条件(8)を満たし,銀河のマクロな運動は流体近

似によってよく記述されることがわかる.

Lamor半径

磁場が存在すると粒子の運動は変化する.磁場中の荷電

粒子はLorentz力を受け,磁場の周りを回転する(サイク

ロトロン回転).この旋回の半径をLarmor半径といい

may
rL= ~~壱云~ (9)

で表される.ここで桝｡は電子やイオンの質量である.逮

さγとして熟達度を用いると温度T(K)磁場β(G)のと

きイオンと電子のLarmor半径はそれぞれ

nLz･-81品‡ 1′2巨討~1C-, (10)



. ･/ -

47巻2号(1995.2)

r--o･2i孟i l'2 1孟十1C-　(ll)

と書き表せる.銀河のパラメタを入れてみればわかるよう

にLarmor半径はマクロな運動のスケールと比べてずっと

小さい.このことから,特に磁場に対して垂直な方向の運

動を扱う際には流体近似が精度よく成り立つことがわかる.

3.2　基礎方程式

前述の密度波理論に見るように重力ポテンシャルと星間

ガスの圧縮性は流体プラズマの速度場を考える際の重要な

要素である.しかしながら,以下に見るように,磁場の方

程式には重力や密度の効果は直接的な形では入ってこない.

したがって主にプラズマ中の磁場の構造を考える際にはそ

れらの要素は速度場のときほどには重要でなくなると考え

てもよい.そこで以下の議論では,必要に応じて密度変動

の効果を取り入れるが原則として非圧縮性のMHD方程

式を考える.

乱流現象は非常に広い範囲の長さスケールにわたる現象

である.このように過程に含まれる連続的かつさまざまな

長さスケールを同時に扱うことは困難である｡そこで適当

な統計平均の操作( ･ )を導入して各物理量を統計平均量

とそこからのゆらぎ量に分けて,平均量に対するゆらぎ量

の影響を考えることにする.非圧縮性のMHD流体の平

均場を支配する方程式は

苦+V･(UU-BB)--∇PM･V･-VAU, (12)

-∇× (UxB十EM)+ lAB,

∇･U-∇･B-0.

ここでU, PM, Bは速度, MHD圧力,磁場の平均部分

である.またりは動粘性率,人は電気伝導度Cと透磁率

FL.を用いて1-1/(6fLo)と表される磁気拡散率である.

ダイアデイクスの発散は[∇･(AA)]a-(∂/∂.ra)AaAa

である.ただしここでわれわれはAlfven単位で磁場や圧

力などを書いている.

(12)-(13)式中のReynolds応力Rと乱流起電力EMは

ゆらぎ速度u'やゆらぎ磁場b'を用いてそれぞれ

R= (u'u'-b'b') ,

EM= (u'xb')

で定義される量で,これらの量を通してゆらぎの効果が取

り入れられる.
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4.乱流磁気ダイナモ

乱流起電力は,平均磁場B,平均電流密度J(≡∇×B),

平均渦度Q(∇×U)にそれぞれ比例する項で

EM-aBIPJ+yQ

と書き表せる8).ここで各項の係数はそれぞれ

a　<-　HR≡(b′･j′-u′･O′),

p <- K=(i(b,2･u,2))

γ　く≒　Ⅵ/≡(u′･b′)

(17)

(j'≡∇×b'はゆらぎ電流密度)という形に,乱流統計量

である乱流残留ヘリシティHR,乱流MHDエネルギーK,

乱流クロス･ヘリシティ　Wで決められる.

E〃の式を平均磁場の方程式(13)に代入すると

∂B

前
--+(人十β)△B

(21)

となることから(17)式の第2項は分子的磁気拡散率また

はSpitzer抵抗率人と同じような働きをする.この項は乱

流の効果で実効的な磁気拡散を強くするため乱流磁気拡散

あるいはその大きさからしばしば異常抵抗と呼ばれる.も

ともとの磁場配位から大規模な磁場構造を生成するために

は磁力線のなんらかの繋ぎ換え(reconnection)が必要が

ある.空間的スケールがきわめて大きいために分子的磁気

拡散の効果が(相対的に)弱い天体宇宙現象では,実効的

な拡散を担う乱流磁気拡散はダイナモ過程にとって不可欠

である.

乱流起電力の表式(17)のうち渦度Qに比例する第3項

を除いたものが従来からよく知られているアルファ･ダイ

ナモの表式である9),10).ここでは逆に第1項を除いたも

の

EM--βJ十γQ (22)

を考えよう.この乱流起電力E〟の表式を平均磁場の方程

式(13)に代入すると

-∇×(UXB-βJ+γE2)
(23)

が得られる.ただしここで乱流磁気拡散率βに比べて小さ

いためSpitzer抵抗人は落としてある.この方程式は

(γ/β)が空間的に一様であるという近似のもとで

25
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図4　クロス･ヘリシティ･ダイナモ

乱流クロス･ヘリシティu′･b′があると渦度Qに平行な

電流Jが生成されうる.

B-LU- CXU　　　　　(24)

という形の定常解をもつ11).ただし, 2つ目の等号は乱

流統計量を用いたモデル化から導かれるもので,比例定数

はHambaによる数値計算からC-0.71と評価されてい

る12).このことは,統計的にゼロでか､乱流クロス･ヘ

リシティ　Ⅵ′が存在するとき, (22)式が渦度に平行また

は反平行な電流配位をもたらすことからも直感的に理解で

きる(図4). (24)式は平均速度場Uにそろった平均磁場

Bが形成されることを示している. (22)式および(24)

式で表される機構をクロス･ヘリシティ･ダイナモと呼ぶ.

平均の渦度Qが存在するとき,すなわち回転運動が本質的

な現象ではクロス･ヘリシティ効果が優越することが予想

される.以下では表式(24)を銀河にあてはめて議論する.

5.議　　　　　論

5.1クロス･ヘリシティ･ダイナモの一般的性質

(24)式の比例係数のうちクロス･ヘリシティ　Ⅵ′は擬

スカラー量であるから座標系の反転に対してその符号を変

える.したがって最も簡単なゼロでないクロス･ヘリシ

テイの分布はたとえば

i芸Z P_'352H<Jz22 0)　　(25)

で与えられるであろう.このときトロイダル磁場の符号は

i芸<'Z P_i;52"<Jz22 0)　　(26)

となる(図5).つまりクロス･ヘリシティ･ダイナモに

よる磁場の形成にあっては,銀河の赤道面の上下でトロイ

ダル磁場の向きが逆転している.このような磁場配位の結

果赤道面(I-0)近傍では銀河中心に向かう電流とそれに

伴う磁気拡散が生じているはずである.

26
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U

図5　クロス･ヘリシティの分布と磁場

5.2　様々な銀河の磁場の強さ

Alfvbn単位から本来の単位に戻すと磁場の表式は

B*-(P.P)1/2B-C(P.P)1/2意U (27)

のようになる.この式に典型的な銀河回転のパラメタとし

て密度P-10124g/cm3,トロイダル回転速度Ut-

250km/S,また透磁率FL0-47r XIO~7, C-0.71を代入す

るとトロイダル方向の磁場は

磨- (p.p)1/2工芸⊥Ul-0･6-6PG　(28)

と評価できる.ただし乱流クロス･ヘリシティ　W≡

(u'･b')と乱流MHDエネルギーK≡((u'2十b'2)/2)の比と

してI wE/K-0.01-0.1を用いている.さまざまな銀河

について観測された回転速度と密度などからC(〟oP)1/2

0　　　　　　100　　　　　200　　　　　300　　　　　400

(PFLO)1/ cUi

図6　さまざまな銀河の磁場と回転速度

○がシンクロトロン強度の強さから測定されたトータル磁

場. ●がTaraday回転のRMから求められた平均磁場.
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図7　銀河面の波打ち

銀河赤道面上下の密度分布の観測の結果,銀河面が平坦で

はなく波打っていること(corrugation)がわかった.横軸

は視線方向の星間ガスの速度,縦軸は銀繰.視線方向を固

定して銀河面に垂直方向に切った断面図に対応する.

(weaver & williams 1974より)

U,を横軸に,シンクロトロン放射の強さを用いて測定さ

れたトータル磁場の強さとFaraday回転のRMから測定

された平均磁場の強さを縦軸にプロットす冬と図7のよう

になる13).直線の傾きがI wI/Kの値に対応する.かな

りよい精度で直線上に乗ることから(27)の表式が確から

しいことがわかる. l wL/K-0.03がトータル磁場を与

える.

5.3　銀河中心の強い縦磁場

銀河中心では銀河面に垂直に双極方向へのジェットがあ

ると考えられている.銀河中心領域のダイポール型の強い

縦磁場14)もこの双極ジェットに(27)の表式をあてはめ

ることで評価できる･双極ジェットの速さUp-102km/S,

中心領域の密度P -10-22g/cm3を用いると

Bp*- (P.P )1,2C一昔-Up-102pG　(29)

となり,ポロイダル縦磁場の観測値B,*-102FLGとよく一

致する.

5.4　銀河面内の大規模磁場の配位

BSS磁場配位の発見は大きな驚きであり従来のダイナ

モ理論に対する大きな挑戦となった.一方から入り一方か

ら出ていくような非対称磁場をいかにして生成するか.こ

の間題に対してFujimotoとSawaはダイナモ波を仮定す

ることで定常なBSS磁場配位が起こり得ることを発見し

た15).またRuzmaikinらはさまざまなアルファ･ダイナ

モ･モードの成長率を検討し低次の非対称磁場が中心から

遠いところで形成されうることを示した4).

もし銀河赤道面の上下でまったく大きさの等しいトロイ

ダル磁場が向きだけ反転しているとすると,観測精度上
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RMはゼロとなり平均磁場は検出されないはずである.

そこでここでは密度分布の非対称性を導入し,典型的な磁

場配位であるBSS配位が導かれることを示そう.

観測から知られているように銀河のガス円盤の密度分布

は一様ではない.特に銀河赤道面をはさんでの密度分布は

必ずしも対称とは限らず,いくつかの現象で密度分布に非

対称性があることが知られている.その代表的な例が銀河

面の波打ち(corrugation)と呼ばれる現象である.図7

は銀河面上下での密度分布の観測結果を示しているが,杏

度の極大が赤道面の上下で同じ位置に現れず交互に分布し

ていることがよくわかる16).この観測結果によれば赤道

面の上下で密度に1割から2割程度の差があることがわか

る.また銀河の回転曲線も実際には銀河赤道面の上下で微

妙な違いを見せていて,回転速度の極大の位置が赤道面上

下で一致していないことが知られている17).銀河赤道面

をはさんでの非対称性の別の例が銀河の歪み(warp)と

呼ばれる現象である.その観測によれば銀河のガス円盤は

平板ではなく比較的遠い位置で歪みを見せている18).そ

のような歪んだ銀河は横から見ると丁度積分記号のような

形に見えることから｢積分記号(integralsign)｣などと

呼ばれたりしている.このような歪みは近くに伴銀河を伴

う銀河でしばしば観測され,伴銀河との相互作用で銀河面

が歪んでいるのではないかとも考えらるが走かではな

い19).この赤道面上下での非対称性に関連して興味深い

理論･数値的結果は, Parker不安定に伴うガス分布の非

対称性である.シート状に分布した磁場の一部が磁気浮力

によって浮上すると浮上した部分のガスが磁力線に沿って

落下し浮上していない谷間部分でガスの密度が大きくなる.

すると落下したガスの重力でさらにガスが谷間に集まり,

浮上した磁力線はさらに浮上する.この機構をParker不

安定というが,このParker不安定を数値計算によって再

現した結果,銀河面の上下でガスの疎密が入れ違いになる

配位が起きやすいということが示されている20).

磁場から速度場-の｢はねかえり｣がない運動学的なあ

るいは線型ダイナモ理論の枠組みではプラズマ密度と速度

場が観測あるいは理論から与えられれば(27)式から磁場

が評価できる.ここでは最も簡単な密度と速度場からでも

典型的な銀河の磁場配位が導かれることを示すために密度

披理論と類似したプラズマの平均密度を与える.ただし非

圧縮性を仮定しているここでの議論は圧縮性が本質的な密

度波の理論と違いがあることに留意しておく必要がある.

非圧縮の仮定の下では密度と流れ函数の函数形は独立でな

いため密度場を与えると速度場の摂動部分は自動的に決ま

る.

先の議論をふまえて銀河赤道面の上下で密度分布に非対

称性があるとする.赤道面の上下について平均の速度場が

決まるのでその速度場から(27)式を用いてそれぞれの磁

27
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図8　銀河赤道面上下の磁場を重ね合わせた平均磁場

場を求める.その赤道面上下の磁場を重ね合わせたものが

図8である13).ただし非軸対称部分の速度場の大きさは

軸対称部分の10%,また密度の摂動部分の振幅も一様部

分の10%としてある.系外銀河の場合観測されるのはこ

の磁場に対応する.長軸上に沿ってある部分では内向き別

の部分では外向きというBSS磁場配位が再現されている.

最後に,さまざまな回転速度と磁場の大きさの関係を見

たとき,シンクロトロン放射から測定されるトータル磁場

に比してRM観測を通して求められる平均磁場が小さい

ことに注意しておこう.銀河赤道面の上下でトロイダル磁

場の向きが逆転するクロス･ヘリシティ･ダイナモの立場

からは次のような説明が考えられる.もし赤道面の上下で

密度･速度の違いなど何らかの非対称性が存在すると上下

面の平均磁場の大きさに差が生じる.われわれに観測でき

る｢平均磁場｣とはこの差に他ならない.各面で1割の一

様場からのずれがあれば差し引き2割の差が生じる.この

値は観測される平均磁場がトータル磁場の2 -3割程度し

かないことと一致する.最も典型的なBSS磁場配位をも

つM51は伴銀河を伴う銀河として有名だが,歪み

(warp)のところで述べたようにそのような銀河では赤道

面の上下での非対称性が生じているであろう.図7を見る

とM51銀河の平均磁場が回転速度の割に大きいが,この

ことも｢見かけの平均磁場｣に関する上の説明と関係して

いるかもしれない.

6.ま　　と　　め

銀河の磁場はトロイダル磁場が観測できる数少ない現象

の一つである.その銀河の磁場に非圧縮のMHD方程式

の解析から得られた結果が適用された.速度場と密度場は

なるべく観測に近いものを所与とした.速度場にそろった

磁場を生成するクロス･ヘリシティの効果として,観測さ

れている各銀河磁場の強さと中心領域での強い縦磁場が説

明された.銀河赤道面をはさんでの非対称性を導入するこ

とでクロス･ヘリシティ･ダイナモを用いて銀河の代表的

磁場配位であるBSS磁場を再現できることも示された.

クロス･ヘリシティの効果でASS磁場配位が実現するた

めには銀河面上下でのグローバルな非対称性が必要である.
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この点と関連してアルファ･ダイナモも含んだ統一的なダ

イナモ理論を構築する必要がある.どのようなときにアル

ファ効果が働きどのようなときにクロスヘリシティ効果が

働くのか,その条件は十分にわかっていない.また生成さ

れた磁場は当然Lorentz力を通して速度場に影響を与える

が,そのとき実際にクロス･ヘリシティ･ダイナモの機構

が有効に働くかどうかの検証は例えばモデル方程式14)を

数値的に解くなどして行わなければならない.これらの点

は今後の課題として残されている.

(1994年11月18日受理)
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