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要旨

ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst; GRB) は、宇宙の遠方から突発的に、数百 keV を典型と
するガンマ線を数秒間観測する現象である。これは電磁波で輝く現象としては宇宙で最も明るい天
体現象であり、その規模は、太陽の一生（約 100億年）分の放射エネルギーを数秒間で放出するこ
とに匹敵する。ガンマ線で輝く即時放射（prompt emission）の後には、電波からガンマ線に至る多
波長で放射が続く「残光（afterglow）」が観測される。
発見から半世紀以上が経過した現在でも、GRB の発生メカニズムや起源天体の詳細は依然とし

て未解明である。Swift 衛星の運用開始以降、初期残光の光度曲線が精度良く取得されるようにな
り、従来の標準理論モデルでは説明が困難な事例が多数報告されてきた。特に可視光帯域の光度曲
線に見られる「無彩色性」「緩やかな増光（上昇指数 ∼ 1）」「遅い極大時刻（∼ 103 秒）」といった
初期残光の特徴は、標準理論モデルによる単純な解釈を困難にしてきた。
これらの特徴は、相対論的ジェットの構造やダイナミクス、および周辺環境の性質に関する重要

な情報を含むと考えられる。これまでに、(1) 構造を持つジェットの開き角外視線モデル、(2) 冪乗
則に従う星間空間密度分布モデル、(3) シェルの厚みを考慮したモデルが初期残光の特徴を説明する
候補として提案されてきた。これらのモデルは多くの自由度を持つため、最尤法に代表される頻度
論的手法によるパラメータ決定は容易ではない。従来の残光解析では、近似的な解析的モデルとの
比較や、目視によるパラメータ探索を通じて理論的示唆を得る手法が主に用いられてきたが、得ら
れた結果が客観的に最適である保証はなく、複数のモデルを公平に比較することも難しかった。近
年では計算技術の進展とともに発展してきたベイズ推定を導入し、より体系的かつ定量的にモデル
の妥当性を評価する手法が採られるようになっている。
本論文では、GRB の理論的解明において初期残光が果たす役割を明確にするとともに、ベイズ

推定の有効性と課題を具体例を通じて示した。具体的には、「無彩色性」「緩やかな増光」「遅い極大
時刻」を示す 2008年 7月 10日および 2008年 3月 30日に観測されたガンマ線バースト残光に対し
て、3種類の理論モデルの制約や検証をベイズ推定に基づいて実施した。その結果、シェルの厚み
と冪乗則に従う星間空間密度分布を考慮するモデルが、初期残光の特徴を自然に再現できることが
示唆された。シェルの厚みを定量的に制約し、推定された中心エンジンの活動時間が即時放射の継
続時間より長いことを明らかにした。さらに、星間空間密度分布の冪指数に対しても定量的な制約
を与え、GRB の起源天体とされる大質量星の恒星風との関連を示した。
加えて、解析を通じてベイズ推定のGRB研究における実践的課題と限界も明らかにした。特に、

モデルに依存する擬似的制約の可能性や、微調整を要するモデルが不利に評価される可能性を指摘
した。これらの点は、観測データの情報量とモデルの表現力との釣り合いを定量的に評価するうえ
で、ベイズ推定が慎重かつ批判的に用いられる必要性を示している。
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第1章 序論

本章では本論文の研究対象の天体現象である、ガンマ線バースト (GRB)について、歴史的背景や
観測的特徴を概説し、本研究の目的と位置付けについて整理する。

1.1 ガンマ線バースト (GRB)とは
ガンマ線バースト（Gamma-ray burst: 略称 “GRB”）は天球上の一点で突発的に発生し、数ミリ

秒から数千秒程度の短時間に、典型的には数百 keVのガンマ線で強く輝く現象である。電磁波で輝
く現象としては宇宙で最も明るく、その光度は太陽の一生分のエネルギーを数秒足らずで放出する
ことに匹敵するほどの劇的なものである。
この驚くべき現象が最初に発見されたのは、1960年代の米ソ冷戦期であった。1963年に締結され

た「部分的核実験禁止条約 (Partial Test Ban Treaty; PTBT)」を受け、アメリカはソ連の核実験を
監視する目的で、監視衛星群 “Vela” を打ち上げた。Vela 衛星は正二十面体に近い形状をもち、複
数台を地球周囲に配置することで、複数点で観測されたガンマ線信号の到達時間差から入射方向を
推定できる設計であった。このシステムにより、1967年 7月 2日、地球でも太陽でもない方向から
ガンマ線のバースト信号が検出され、これが史上初のガンマ線バーストの観測となった。学術誌上
では GRB 700822 の観測結果が最初に報告され、Vela 衛星群のうち 3台で検出された約 8秒間の
ガンマ線光度曲線が公開された (Klebesadel et al. 1973)。これがガンマ線バースト研究の端緒とな
り、この未知の現象の起源を巡って数多くの理論的・観測的研究が展開されてきた。

1.1.1 GRBの観測の歴史
ガンマ線バーストの起源天体として、最初に注目されたのは回転する中性子星であった。1979年

に検出された巨大なガンマ線バースト GRB 790305 では、短く激しいスパイク状の放射に加えて周
期的な脈動が観測され、そのスペクトル中にサイクロトロン共鳴構造が報告された (Mazets et al.

1979)。この特徴は降着駆動型 X線パルサーに見られるスペクトル構造と類似しており、回転中性
子星が起源である可能性が示唆された。しかし、このサイクロトロン共鳴構造の報告は、統計精度
やエネルギー分解能の点で十分ではなく、その信頼性には疑問が残った。
この疑問を検証するため、日本のX線天文衛星「ぎんが」にはガンマ線検出器が搭載され、1987

年 2月 5日に打ち上げられた。同衛星は 1987年 3月以降、多数のGRBを観測し、スペクトル中に
サイクロトロン共鳴構造と解釈可能な特徴がいくつかの事例で報告された。しかし、それらの到来
方向が既知の中性子星分布と一致しないなど、中性子星起源説を完全には支持しない結果も得られ
た (Fenimore et al. 1988)。一方で、ぎんが衛星の観測により、X線放射がガンマ線放射に先行して
発生しより長い継続時間を示すこと (Murakami et al. 1991) や X線過剰型 GRBの存在 (Yoshida

et al. 1994) など、ガンマ線バーストの時間発展に関する新たな知見が得られた。
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さらに、GRBの空間分布を明らかにすることを目的として、1991年 4月 5日に打ち上げられた、ア
メリカのコンプトン・ガンマ線天文衛星 (Compton Gamma Ray Observatory; CGRO) に BATSE

(Burst and Transient Source Experiment) が搭載された。BATSEは、約 10年間にわたり GRB

の継続観測を行い、GRBの到来方向が全天にわたって等方的であることが明らかにした (Paciesas

et al. 1999)。
また、バーストのフルエンス S [ph cm−2 s−1]と、あるフルエンスS以上のバーストの個数 N(> S)

の関係（logN–logS 分布）を調べたところ、5 < S < 40 ph cm−2 s−1 の領域では N ∝ S−3/2 に
近い関係が成り立つ一方で、S < 5 ph cm−2 s−1 ではより緩やかな分布になることが報告された
(Meegan et al. 1996)。この結果は、強いバースト（高フルエンス）はユークリッド空間に一様に分
布しているのに対し、弱いバーストは空間的に希薄である、すなわち宇宙論的距離に起源をもつこ
とを示唆するものである（詳しくは A.1.5 節を参照）。
到来方向の決定のために必要とされた BATSEの広い有効面積は、ガンマ線の光度曲線やスペク

トルの詳細な観測にも大きく寄与し、また長期観測によって、GRBの統計的な性質に関する多くの
知見が得られた。具体的には、光子数の 90%が含まれる時間で定義される T90 を用いると、T90 < 2

秒の「短時間GRB」と T90 > 2 秒の「長時間GRB」の 2つのグループが存在すること (Kouveliotou

et al. 1993)、光度曲線の時間変動には周期性がほとんど見られないこと、急激な増光の後にゆる
やかに減光する形（Fast Rise Exponential Decay; FRED）を示すものが多いこと (Fishman et al.

1995)、そして、ガンマ線の継続時間が 0.1秒未満から数千秒までの広い範囲に分布すること (Norris

et al. 1996)、などが明らかとなった。
そして、ガンマ線放射に続いて現れる残光（afterglow）の発見によって、GRB研究は新たな段階へ

と大きく発展することになる。1996年 4月 30日、イタリアとオランダが共同で開発したX線天文衛
星 BeppoSAXが打ち上げられた。BeppoSAXには、狭視野X線望遠鏡（Narrow Field Instruments;

NFI）のほかに、ガンマ線バーストモニター（GRBM）および 2台の広視野X線カメラ（Wide Field

Cameras; WFCs）が搭載されており、GRBの発生をリアルタイムで検出し、その直後のX線放射
を数分～数時間以内に高精度で位置決定することが可能となった。この観測能力により、1997年 2

月 28日に検出された GRB 970228 において、ガンマ線放射に続いてX線および可視光の残光が世
界で初めて観測された (Costa et al. 1997; van Paradijs et al. 1997)。これにより、GRBが単なる瞬
間的なガンマ線現象ではなく、その後も長時間にわたって電磁波を放出し続ける天体現象であるこ
とが明らかになった。さらに、同年に観測された GRB 970508 では、残光の分光観測により赤方偏
移 z = 0.835 が測定され、GRBが銀河系の外、すなわち宇宙論的距離で発生していることが初めて
確定した (Metzger et al. 1997)。この発見は、GRBが宇宙の遠方で莫大なエネルギーを放出する現
象であることを示し、GRBの到来方向が全天にわたり等方的であることと、バーストのフルエンス
分布から遠く弱いバーストが空間的に希薄であるという特徴との整合が取れる理解へとつながった。
その後、GRB残光の多波長観測は急速に発展した。2000年には、日本、フランス、アメリカの

国際協力のもとでガンマ線バーストの観測を目的とした小型衛星 HETE -2 (High Energy Transient

Explorer -2) が打ち上げられ、高精度な位置情報を迅速に地上へ伝送する体制が整えられた。これ
により、可視・赤外望遠鏡による早期残光観測が可能となり、GRB 030329 のように超新星爆発
(SN 2003dh) と関連づけられるイベントが発見された (Hjorth et al. 2003; Stanek et al. 2003)。こ
の観測結果は、長時間GRBが大質量星の崩壊に由来することを強く示唆する決定的な証拠の一つ
となった。また、HETE -2 の迅速な位置速報システムにより、短時間GRBに対しても高精度な追
観測が可能となり、母銀河の同定が進展した。実際に、GRB 050709 では、Chandra によるX線残
光観測とハッブル宇宙望遠鏡 (Hubble Space Telescope; HST) による可視光残光の撮像が成功し、
短時間GRBとして初めて母銀河が同定された (Hjorth et al. 2005)。また、Swift 衛星 (後述) によ
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る短時間 GRB 050724 の検出 (Berger et al. 2005) も合わせて、短時間GRBの多くが楕円銀河や
低星形成銀河で発生していることが明らかとなり、それらが連星中性子星などのコンパクト天体合
体に起源をもつ可能性が強く示唆された。さらに、BeppoSAX、HETE -2 に搭載されていたX線領
域の観測装置によって、ガンマ線放射を伴わないものの、ガンマ線バーストと類似した性質を示す
X線フラッシュ (X-ray Flash; XRF) の存在が明らかにされた (Heise et al. 2001; Sakamoto et al.

2005)。これにより、GRBの放射エネルギーやスペクトル特性が連続的な分布を持つことが示され、
後に提案された「XRF–XRR–GRB統一モデル」(Sakamoto et al. 2005) へと発展していった。
2004年には、アメリカ、イギリス、イタリアの国際協力のもとで開発された、Swift 衛星 (Neil

Gehrels Swift Observatory) が打ち上げられた。Swift 衛星には 15 − 150 keVに感度をもつ Burst

Alert Tekescope (BAT) 検出器、0.2− 10 keVに感度をもつ X 線 CCD カメラの X-Ray Telescope

(XRT)、そして紫外可視の望遠鏡である Ultra-Violet Optical Telescope (UVOT) が搭載されてお
り、ガンマ線バースト発生から数十秒以内に位置速報を行い、残光の追観測までを自律的に行う。
これにより、高感度・広帯域の即時観測が可能となり、残光放射の多様な光度曲線形状が明らかに
された。例えば、X線残光の光度曲線には、急激な減衰 (steep decay phase) の後に続く緩慢減衰期
(shallow decay phase) が見られるものや、バンプ が現れるものなどが報告された (Falcone et al.

2006; Nousek et al. 2006; O’Brien et al. 2006)。また、可視・赤外残光の光度曲線には、ピーク時刻
を特定できたイベントも報告され、バースト発生から数千秒付近で周波数に寄らない (achromatic;

本論文では「無彩色」と呼ぶ) ブレークが現れるものが報告され、単純な標準理論モデルでは説明
できない (2.2節参照) 特徴を持つ。以上のように、Swift 以降には、ガンマ線バーストの描像に対し
て大きな見直しが求められている。
近年では、GRB残光の多波長同時観測が常態化し、Fermi 衛星 (2008年に打ち上げられた、Fermi

ガンマ線宇宙望遠鏡) によるGeVガンマ線放射の検出 (Abdo et al. 2009) や、H.E.S.S. (2003年か
ら観測開始した、High Energy Stereoscopic System)、MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray

Imaging Cherenkov) 望遠鏡、CTAO (Cherenkov Telescope Array Observatory) に設置された LST

(Large-Sized Telescope) 望遠鏡、そして中国の四川省に設置された高エネルギーガンマ線および宇
宙線観測装置 LHAASO (Large High Altitude Air Shower Observatory) といった地上チェレンコ
フ望遠鏡によるTeV領域での観測 (Abe et al. 2025; Chand et al. 2020) により、高エネルギーまで
を含む広帯域なデータが蓄積されるようになった。
加えて、2015年から重力波検出器 Adivanced LIGO が本格的に稼働し、2017年に、ガンマ線バー

スト GRB 170818A と 重力波 GW 170817 が同時に検出された。これは連星中性子星合体の初観
測であり、重力波源からの電磁波も初めて観測された事例であった (1.2.1 節参照)。
これらの観測的進展により、GRBは単なる突発的なガンマ線現象という認識から、ジェット構造

をもつ相対論的爆発であり、超新星爆発や中性子星合体と深く関わる宇宙論的現象であることが明
らかとなった。一方で、残光の時間発展やスペクトル進化には多様性が見られ、放射機構・外部環
境・エネルギー供給過程などに未解明の点が多く残されている。次節以降では、これらの観測的特
徴に基づいたGRBの分類と、残光観測から理論的制約を与えた例を述べ、本研究の目的と位置付
けを整理する。
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1.1.2 GRBの観測的特徴と分類
発生頻度

現在、GRB を観測している主要な観測機器は 1.1.1 節でも述べたように、Swift 衛星に搭載され
た BAT 検出器と、Fermi 衛星に搭載された GBM の 2つが代表的である。Swift/BAT は、2004年
の 12月から 2025年現在までの、おおよそ 7.6千日の間に 1746個のGRBを観測した1 。したがっ
て、1日あたりの平均検出数は 1746/7600 ∼ 0.23 個である。Swift の視野は全天の 11% (全天 4π sr

に対して BATの視野は 1.4 sr 2 ) なので、全天での発生率を見積もれば、0.23/0.11 ∼ 2.1 個と推
定される。さらに、稼働率は衛星の稼働時間や、地球や太陽などによる遮蔽によって 100% ではな
い。仮に稼働率を 8割程度だと考えれば、BATの感度で検出可能な明るさをもつ GRB の実際の発
生頻度は、全天で 1日に 1.7発程度と考えられる。一方、Fermi/GBM は、毎年約 240個の GRB

を検出している3。したがって、1日あたりの平均検出数は 240/365 ∼ 0.65 個である。Fermi 視野
は全天の 64% (全天 4π srに対してGBMの視野は 8 srなので4 ) 、全天での発生率を見積もれば、
0.65/0.64 ∼ 1.0 個と推定される。GBMの稼働率も仮に 8割程度だと考えればGBMの感度で検出
可能な明るさをもつ GRB の実際の発生頻度は、全天で 1日に 0.8回程度と考えられ、両者の検出
器での観測から、おおよそ 1日に 1回程度の発生頻度と推測されている。

即時放射の継続時間による分類

GRB は観測的に、即時放射の継続時間により「長時間 GRB（Long GRB）」と「短時間 GRB

（Short GRB）」の 2 種類に大別される (Kouveliotou et al. 1993)。即時放射の継続時間の定義には
いくつかの指標があるが、最も広く用いられているのは T90 である。これは、積算光子カウント数
が全体の 5% に達した時刻から 95% に達した時刻までの長さとして定義され、すなわち観測され
た光子の 90% が放出されるまでの時間を表す。同様に、全光子の 50% が放出されるまでの時間を
T50 として用いる場合もある。このような継続時間は、しばしば中心エンジンの活動時間を反映す
るものと解釈されている。
即時放射の継続時間 T90 を横軸に、イベント数を縦軸にとってヒストグラムを描くと (図1.1 参

照)、BATSE、Swift、Fermi のいずれの検出器による観測でも、二峰性の分布が得られることが知
られている (Deng et al. 2022; Horváth 2002; Lien et al. 2016)。短い方のピークは T90 ≲ 1 秒、長
い方のピークは T90 ∼ 30 秒付近に位置し、これらの分布の境目を約 2秒として、

• T90 < 2 秒 ：短時間GRB (Short GRB)

• T90 > 2 秒 ：長時間GRB (Long GRB)

と分類するのが一般的である。

1https://swift.gsfc.nasa.gov/archive/grb_table/stats/
2https://swift.gsfc.nasa.gov/about_swift/bat_desc.html
3https://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/observations/types/grbs/?utm_source=chatgpt.com
4https://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data/analysis/documentation/Cicerone/Cicerone_Introduction/

GBM_overview.html
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(a) (b)

図 1.1: (1.1a) first BATSE catalog の 222 個の GRB についての T90 分布 (Kouveliotou et al.

1993)。(1.1b) Swift で 2004年から 2019年までに検出された 1225 個の GRBについての T90分布
(Deng et al. 2022)。

長時間GRBの起源として、最も有力なモデルは大質量星の重力崩壊 (コラプサー・シナリオ) で
ある。長時間GRBに伴う超新星爆発の発見や、発生位置が星形成領域に集中していることが、そ
の裏付けとなっている (A.2節を参照)。一方で、短時間GRBの起源として有力視されているのは、
連星中性子星や中性子星とブラックホールの合体である。短時間GRBが、星形成活動が活発では
ない、楕円銀河で発見されている事例があることや、重力波イベント GW 170817 に対応する短時
間GRB 170817A の観測がそのモデルを強く支持している。ただし、T90 に基づく分類は一義的で
はなく、長時間 GRB に属しながら短時間 GRB と類似した特徴を示すもの、あるいはその逆の事
例も報告されている。したがって、GRB の分類と起源との対応は必ずしも明確ではなく、単純な継
続時間による分類のみでは起源を一意に特定することが困難であるのが現状である。

即時放射のスペクトル特性による分類

GRBの即時放射は、10 keV から数 MeV にわたる広いエネルギー帯域で観測される。そのスペ
クトル形状は、しばしば経験的な関数である Band関数 (Band et al. 1993) によって良く記述され
る。この関数は、低エネルギー側と高エネルギー側で異なるべき乗分布を持ち、それらが滑らかに
接続する折れ曲がり（break）を特徴とする。具体的には、次のように表される：

N(E) =


A

(
E

100 keV

)α

exp

(
− E

E0

)
, E ≤ (α− β)E0

A

[
(α− β)E0

100 keV

]α−β

exp(β − α)

(
E

100 keV

)β

, E > (α− β)E0

(1.1)

ここで、E は光子エネルギー、A は規格化定数、α および β はそれぞれ低・高エネルギー側のスペ
クトル指数、E0 はスペクトルの折れ曲がりを決めるパラメータである。この関数のエネルギー分布
E2N(E) はピークを持ち、そのエネルギーを「ピークエネルギー」Epeak = (2 + α)E0 と定義する
(νFν スペクトルで最大値を示すエネルギーに対応する)。観測的には、多くの GRB の Epeak は数
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百 keV の範囲に分布しており、BATSE、Swift/BAT、Fermi/GBM などの検出器で得られた統計
でも、おおむね Epeak ∼ 250 keV に集中することが知られている (Goldstein et al. 2012; Poolakkil

et al. 2021; Preece et al. 2002)。
一方で、この Epeak が典型的な GRB よりも低エネルギー側にシフトしている事例も多数報告さ

れており、そのようなイベントは「X線過剰GRB (X-ray rich GRB; XRR)」や「X線フラッシュ
(X-ray flash; XRF)」として分類される。これらの分類は、即時放射のフルエンス（エネルギー積分
強度）に基づいて定義される。具体的には、観測されたフルエンス比により次のように分類される
(Sakamoto et al. 2008, 2004, 2005):

• S(25− 50 keV)/S(50− 100 keV) ≤ 0.72 ：典型的なGRB (C-GRB)

• 0.72 < S(25− 50 keV)/S(50− 100 keV) ≤ 1.32 ：X線過剰GRB (XRR)

• S(25− 50 keV)/S(50− 100 keV) > 1.32 ：X線フラッシュ (XRF)

図 1.2: Swift-BAT (上) と HETE -2 (下) で検出されたイベントのフルエンス比 S(25 −
50 keV)/S(50− 100 keV) の個数分布 (Sakamoto et al. 2008)。

このように、XRFは典型的な GRBの低エネルギー側への連続的な分布の一部として位置づけられ、
視線方向やジェット構造の違いによる統一的理解が提案されている (Lamb et al. 2005; Yamazaki

et al. 2003)。
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各種観測量の相関関係

GRB の即時放射に関しては、その観測量の間にいくつかの経験的な相関関係が報告されている。
これらの関係は、GRB の放射機構やジェットの幾何学的性質を理解するうえで重要な手がかりと
なっており、特にピークエネルギー Epeak と放射エネルギーEγ,iso・放射光度Lγ,isoとの関係が注目
されている。

Amati関係 Amati et al. (2002) は、BeppoSAX により観測された長時間 GRB のサンプルにつ
いて、赤方偏移補正後のピークエネルギー Erest

peak = Epeak(1 + z) と球対称換算のガンマ線エネル
ギー Eγ,iso の間に強い正の相関が存在することを発見した。この関係は現在、次のように表される：

Erest
peak ≃ K

(
Eγ,iso

1052 erg

)m

keV (1.2)

ここで、長時間GRBに対するAmati関係はK ≃ 100 keV、m ≃ 0.5 が典型値である一方で、短時
間GRBの場合は、K ≃ 2000 keV、m ≃ 0.6 が典型値である。この相関はその後、Swift や Fermi

による広帯域観測でも確認されており (Basak et al. 2013; Zaninoni et al. 2016)、特に長時間 GRB

に対してよく成り立つことが知られている。 この関係性は、「爆発規模が大きければ大きいほど、
放射の典型的なエネルギーも大きい」ことを示している。この関係性に対する物理的解釈は、均一
(Top-hat) ジェットに対する視線方向の違い (Yamazaki et al. 2004) や構造を持つジェットに対す
る視線方向での議論 (Eichler et al. 2004; Farinelli et al. 2021; Graziani et al. 2006; Toma et al.

2005) など、さまざまなものが提案されているが、Amati関係の主因の特定には至っていない。

(a) (b)

図 1.3: (1.3a) BeppoSAXで検出された 12個の GRBで作成された Erest
peak−Eγ,iso 散布図 (Amati et

al. 2002)。(1.3b) Swift-BATで 2004年から 2010年に検出された GRBで作成された Erest
peak−Eγ,iso

散布図 (Zaninoni et al. 2016)。

Yonetoku関係 さらに、Yonetoku et al. (2004) と Yonetoku et al. (2010) は、即時放射の時間
平均スペクトルのピークエネルギー Erest

peak と球対称換算のガンマ線ピーク光度 Lγ,iso の間にも相関
があることを報告した。この関係は「Yonetoku関係」と呼ばれ、次のように表される：

Erest
peak ≃ K ′

(
Lp,iso

1052 erg s−1

)m′

, (1.3)
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ここで、K ′ ≃ 300 keV、m′ ≃ 0.6 程度である。ただし、Yonetoku関係では長時間GRBも短時間
GRBも同じような相関が確認されている。一方で、低光度GRBはこの相関から外れており、同じ
Erest

peakにたいし低い Lγ,isoを示す。

パルス光度と遅延時間 エネルギー帯ごとに即時放射の光度曲線を描くと、光度のピーク時刻が低
いエネルギー帯の方が高いエネルギー帯のものより遅れる傾向がある。このエネルギー間のパルス
遅延にも光度との相関があると考えられている。パルス波形としてよく使われる関数は Norris et al.

(2005)が採用した

I(t) = A exp

[
−τ1
t
− t

τ2

]
(1.4)

である。ピーク時刻は tpk =
√
τ1τ2と定義でき、パルスの継続時間は τdur = 3τ2

√
1 + (4/3)

√
τ1/τ2

と定義できる。これを用いて、それぞれのエネルギー帯でのピーク時刻を求めれば、そのピーク時
刻の時間差∆tpk = τlagとして、遅延時間を定義できる。この遅延時刻と、パルス光度の間には

Lγ,iso = 3.5× 1051
(τlag

s

)−0.62
(1.5)

の負の相関が見えている (Hakkila et al. 2008)。この遅延に対しては、次の２つの直感的な解釈がで
きる。1つはシンクロトロン放射の冷却により、典型的な電子のエネルギーが減少することで、スペ
クトルが低エネルギー側に進化しているというものであり、別の解釈としては、ジェットの曲率の
効果により視線方向からずれていくと、遅延の度合いも増していくというものである。ただし、上
記の式 (1.5)で示される相関関係に対しても、定量的な説明はなされていない。

1.2 残光観測から理論的制約を与えた例
本節では、残光観測がガンマ線バーストの物理モデルに与えてきた制約の実例を示す。特に、重力波

天体との対応が確認された GRB 170817A、TeVガンマ線領域まで放射が検出された GRB 190829A、
そして近傍宇宙で極めて明るく観測された GRB 221009A の 3つの事例を取り上げる。

1.2.1 重力波と共に観測された GRB 170817A

2017年 8月 17日、GW 170817として知られる連星中性子星合体 (binary neutron star merger;

BNS)からの重力波 が LIGO/Virgo によって初めて検出された。合体の約 1.7秒後に、短時間ガン
マ線バースト GRB 170817A が Fermi/GBM と INTEGRAL/SPI-ASC により観測され、同一事
象において重力波とガンマ線放射が対応づけられた初の例となった (Abbott et al. 2017; Savchenko

et al. 2017)。さらに、合体の約 10時間後には、r過程による重元素合成に起因する熱的放射「キロ
ノバ (kilonova)」が可視・近赤外・紫外で検出され、その後の数十日から数百日にわたり、電波か
ら X線に及ぶGRB残光放射が観測された。この一連の観測は、短時間GRBの起源として有力視
されてきた「連星中性子星合体」仮説を実証するとともに、r過程重元素合成の観測的証拠としても
画期的な成果であった。
重力波形の解析により、中性子星の質量の和は 2.7M⊙程度と見積もられ、公転軌道の回転軸に対

する見込み角は 28°以下とされる。さらに、地球からの距離は 40 Mpcと見積もられ、GRBの発生

13



場所としては極端に近いイベントであった。ハッブル宇宙望遠鏡 (Hubble Space Telescope; HST)

の観測により母銀河の画像が取得され、NGC4993であることが特定された。
残光の長期的な観測により、電波・可視光・X線で明確な光度上昇とその後の減衰が記録され、超光

速運動 (superluminal motion) がVLBI観測で捉えられたことも重要である。Mooley et al. (2018b)

は初期の電波・X線光度曲線の立ち上がり形状から、観測者がジェット軸から大きく外れた「ジェッ
トの開き角より外側からの観測 (off-axis jet)」である可能性は低く、むしろジェット周囲のコクー
ン (cocoon) からの放射を見ていると解釈した。しかしその後、75日および 230日後のVLBI観測
で超光速運動が確認されたことから、Mooley et al. (2018a) は再び相対論的ジェットの存在を主張
した。
さらに、GRB 170817A の残光を電波からX線まで広帯域にわたって解析した研究により、放出流

の角度構造（outflow structure）が詳細に検討された。Troja et al. (2018) は、残光の長期的な時間
発展とスペクトルエネルギー分布の同時フィッティングを行い、単純な均一（top-hat）型ジェット
や等方的コクーン放射では観測データを一貫して説明できないことを示した。その上で、中心に高
いローレンツ因子を持つ狭いコアを持ち、その外側により遅い層状成分を伴う「構造を持つジェット
(structured jet)」モデルが観測された光度曲線の立ち上がり・ピーク・減衰を最も良く再現すること
を明らかにした。この結果は、ジェット軸から数十度の視線角で観測されたという解釈や、Mooley

らによって報告された超光速運動の観測とも整合的である。
さらに、ハッブル宇宙望遠鏡 (HST) による合体後 159日目の観測でも残光源の位置変化が検出さ

れ、長期的な超光速運動が追跡された。これらの観測結果をもとに、Mooley et al. (2022) は相対論
的ジェットのローレンツ因子および視線方向との角度を同時に制約し、この幾何情報を事前分布と
して取り込むことで、ベイズ推定 (3.1節を参照) に基づく残光モデルのパラメータをより厳しく制
約した。この解析により、ジェットの構造と視線角が残光の時間発展に与える影響が定量的に検証
され、構造をもつジェット (structured jet) モデルの有効性が観測的に裏付けられた。

図 1.4: (a) 超光速運動の観測に基づき制約されたジェットのローレンツ因子 Γ と視線方向 θ のと
りえる領域、(b, c) 残光と見かけの運動の観測からベイズ推定により制約されたモデルによるよる、
残光と見かけの運動の理論線 (Mooley et al. 2022)。

1.2.2 TeVガンマ線を含む多波長で残光が観測された GRB 190829A

2019年 8月 29日、赤方偏移 z = 0.0785 と非常に近い位置で発生した長時間 GRB 190829Aが
Swift/BAT によって検出された (Dichiara et al. 2019)。この近距離での観測により、TeV領域の
ガンマ線でも宇宙背景放射による吸収をほとんど受けずに観測できた稀有な事例となった。特に、
H.E.S.S.によって、GRBの残光放射から TeVガンマ線が初めて複数夜にわたって明確に検出され
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た (H. E. S. S. Collaboration et al. 2021)。この観測は、GRB 190114C (MAGIC Collaboration

et al. 2019a,b) に続く二例目の TeV検出GRBであるが、GRB 190829A ではより長時間かつ多波
長での同時観測が可能であった点に大きな特徴がある。
残光は可視光から X線 (Chand et al. 2020)、さらに TeVガンマ線まで連続的に観測された。特

にX線およびTeV帯の光度減衰が冪乗則に従い、その減衰指数がおよそ 1.1 でほぼ一致することが
報告された。また、TeVガンマ線のスペクトルも冪乗則で記述され、その光子指数 が同時期に観測
されたX線スペクトルとほぼ同一 (およそ 2.07) であることが示された。このことから、観測され
たTeVガンマ線が逆コンプトン散乱ではなく、同一の電子分布によるシンクロトロン放射で説明で
きる可能性を指摘した (H. E. S. S. Collaboration et al. 2021)。

図 1.5: GRB 190829A の近赤外線からX線の多波長残光の光度曲線 (Chand et al. 2020)。

この発見は、TeV帯域での放射機構として広く想定されていたシンクロトロン自己コンプトン
(synchrotron self-Compton; SSC) モデルに対して新たな課題を突きつけた。SSCモデルでは、ガ
ンマ線のスペクトルは X 線よりもソフトに (すなわち光子指数が大きく) なると予測されるが、
GRB 190829Aでは両者が同一であるため、この説明は困難である。一方、TeV領域の光子をシンク
ロトロン放射で生成するには、電子が非常に高いローレンツ因子にまで加速される必要があり、従来
の加速理論ではその実現が難しいことが知られている。したがって、このイベントは、電子の加速
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機構や衝撃波環境に新たな物理が存在することを示唆している。さらに、このイベントでは prompt

emission において 2つのガンマ線パルスが観測され、残光にも数千秒付近で顕著なバンプが存在す
ることが報告されていることも、単純な残光モデルでは説明困難な特徴であった。
これらの特徴を説明するため、複数の理論モデルが提案されている。Sato et al. (2021)は、開き角

の異なる二成分ジェット構造（狭角ジェットと広角ジェット）を仮定し、狭角ジェットをジェットの
開き角から外れた方向 (off-axis)から、広角ジェットをジェットの開き角よりは内側の方向 (on-axis)

から観測することによって、複数のパルスおよびバンプ構造を再現できることを示した。このモデル
では、狭角ジェットの衝撃波で加速された電子が SSC放射を行うことで、観測された多波長スペク
トルを説明できるとしている。一方で、Zhang et al. (2021b) は、開き角の大きなジェットが周囲の
物質と相互作用することで、2つのパルスおよび残光のバンプを再現できることを示し、この衝撃波
によって加速された電子が SSC放射を行うことで観測結果を説明できると提案した。また、Zhang

et al. (2021a)は、TeVガンマ線放射は、X線などのフレアによる光子が種となり、外部の衝撃波
で加速された電子により散乱されたと考える、「外部逆コンプトン散乱 (External Inverse-Compton

emission; EIC)」により説明できると提案している。

1.2.3 近傍で発生した史上最大輝度の GRB 221009A

2022年 10月 9日、GRB 221009A が Fermi/GBM により検出された (Lesage et al. 2023; Veres

et al. 2022)。本イベントは、過去数十年に観測されたどのGRBよりも明るく、“Brightest Of All

Time (BOAT)” と称されるに至った。赤方偏移は z = 0.151 と比較的近く、球対称換算のガンマ線
エネルギーは Eγ,iso ∼ 1055 erg に達し、典型的な長時間GRB (E0 ∼ 1052−54 erg) を大きく上回る
値であった (Lesage et al. 2023)。
Lesage et al. (2023) は Fermi/GBM による観測から即時放射の持続時間を T90 ≃ 289 秒と推定

し、本イベントがこれまで報告された GRBの中でも比較的長い継続時間 (長時間 GRBの中でも
96.4% の GRB より長い継続時間) を有することを示した。即時放射は複数のピークを持つ複雑な
時間変動構造を示し、さらにトリガー時刻を含む期間 (トリガー時刻から −1.3s から +42.9s の期
間) には、比較的弱い熱的放射成分を伴う「トリガーパルス (triggering pulse)」が検出された。こ
のような熱的成分は、崩壊しつつある大質量星の外層を衝撃波が突き抜ける際に生じるショックブ
レイクアウト放射と整合的である可能性が指摘されており、GRB 221009A が重力崩壊型（コラプ
サー・シナリオ）に起源をもつことを示唆する観測的特徴の一つと考えられている。
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図 1.6: GRB 221009A の即時放射の光度曲線 (Lesage et al. 2023)。

本イベントは中国の高エネルギーガンマ線および宇宙線観測施設 LHAASO (Large High Altitude

Air Shower Observatory) でも観測された。最大 18 TeV に達する高エネルギーガンマ線光子が検
出され、高エネルギーの放射が、発生から 2000 秒以上経過した後も継続していたことが報告された
(Galanti et al. 2023; LHAASO Collaboration et al. 2023)。これは、GRB 190829Aや GRB 190114C

に続き、TeV領域で長時間にわたる残光放射が確認された貴重な事例であり、外部衝撃波における
電子加速機構と放射モデルに新たな制約を与えた。
さらに、電波から可視光、X線でも残光が観測された。特にX線残光は 100日以上にわたり検出

され、Swift/XRT およびNuSTAR (Nuclear Spectroscopic Telescope Array; NASAによるX線宇
宙望遠鏡) の観測では、光度曲線が折れ曲がりを伴う冪乗則で表されることが示されている。初期
の減衰指数は −1.498、バースト発生から 7.9× 104 秒以降では −1.672 と変化することが報告され、
単純な均一（top-hat）型ジェットでは説明できないと主張している (Williams et al. 2023)。また、
光学残光は単一の冪乗則で減衰し、減衰指数は z-band においておおよそ −1.54 であり、X線残光
と異なる減衰が見られることから、星間減光モデルに新たな示唆を与えている (Fulton et al. 2023)。
一方で、電波とミリ波残光は、「観測史上最も明るい」という即時放射やX線残光に比べて、平均的
なものであり、スペクトル形状やその時間変化は予想されているものとは異なる結果が報告された。
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図 1.7: GRB 221009A の電波とX線残光の光度曲線 (Laskar et al. 2023)。

図 1.8: GRB 221009A の 1 GeV から 400 MHz 残光の光度曲線 (Laskar et al. 2023)。
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図 1.9: GRB 221009A の 4–20 TeV残光の光度曲線 (Laskar et al. 2023)。

これらの特徴を説明するため、複数の理論モデルが提案されている。O’Connor et al. (2023)は、
残光の後期の時間進化が、予想されているよりも緩やかな減衰である点に対し、ジェット軸近傍に
エネルギーが集中するような内部構造を持つジェット (structured jet) を考慮することで、大きす
ぎる爆発の総エネルギーを自然に解釈できると提案している。Sato et al. (2023)も、単純な均一
(top-hat) 型のジェット一つだけでは、残光放射の総エネルギーを自然に解釈することが困難である
点を指摘し、開き角の異なる二成分ジェット構造 (狭角ジェットと広角ジェット)モデルを提案して
いる。TeV残光については、GRB 190829Aと同様に、シンクロトロン自己コンプトン散乱が狭角
ジェットのから放射源であると解釈している。Kusafuka et al. (2025b)は、TeVガンマ線残光で見
られるブレイクを、強く磁化され、厚みのある噴出物と星周物質を考慮すれば、特殊なジェット構
造を持ち込んだジェットブレイクによる説明が不要であるという提案をしている。

1.3 本研究の目的と位置付け
前節までに、ガンマ線バースト（GRB）の発見から現在に至るまでの観測的・理論的研究の発展

を概観した。これらの研究により、GRB が相対論的ジェットを伴う宇宙論的爆発現象であること、
ならびにその起源が大質量星の崩壊やコンパクト天体合体と深く関係していることは、観測的に確
立されつつある。一方で、観測される残光の時間発展やスペクトル進化の多様性が、ジェットの幾
何学的性質（角度構造・視線方向）と周辺環境の物理状態をどのように反映しているのかという点
については、いまだ統一的な理解には至っていない。
近年の多波長・高時間分解能観測、とりわけ Swift 衛星以降に蓄積された残光データは、2.1 節

で述べるような、均一（top-hat）型ジェットおよび一様外部媒質を仮定した標準理論モデルでは説
明が困難な振る舞いを数多く示している。その代表例の一つが、バースト発生から数千秒付近に可
視・赤外帯域の光度曲線に現れる、波長に依存しない極大（achromatic peak / 無彩色ピーク）であ
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る。この特徴は、初期残光においてジェットの角度構造や視線効果、さらには外部媒質の密度分布
といった物理量が観測量に強く反映される可能性を示唆しており、GRB ジェット物理を探る上で
重要な手がかりとなる。
これまで、こうした無彩色ピークを説明するために、ジェットを開き角外方向から観測する off-axis

jet モデルや、ジェット構造を考慮した拡張モデルが提案されてきた。しかし、多くの研究は定性的
な議論にとどまり、観測データとの定量的な整合性や、異なるモデル間の優劣を統計的に検証した
例は限られている。そのため、残光の多様性が示す物理的起源が、幾何学的効果に支配されている
のか、あるいはジェットのダイナミクスや周辺環境の違いによるものなのかについて、明確な結論
は得られていない。
本研究の目的は、GRB 残光の初期時間帯に見られる無彩色ピークを手がかりとして、ジェット

構造・視線角・外部環境という複数の要因を統一的かつ定量的に評価することにある。具体的には、
従来、主に定性的に扱われてきた off-axis jet の枠組みを拡張し、角度構造をもつジェットを開き角
外方向から観測するモデルとジェットが有限の厚みをもつシェルとして放出され、外部媒質の密度
が半径方向に冪乗的に変化する状況を考慮したモデルのそれぞれのモデルに基づく数値計算を行い、
観測データとの比較を通じてモデルの妥当性を検証する。
モデルの検証にあたっては、従来の頻度論的手法や経験的なパラメータ調整ではなく、ベイズ推

定に基づく統計的枠組みを採用する。これにより、モデルパラメータの事後確率分布を直接評価す
るとともに、異なる物理モデル間の比較を客観的に行うことが可能となる。
以上の解析を通じて本研究は、GRB 残光の多様性の背後にある幾何学的要因（視線角・ジェット

構造）と環境的要因（外部媒質密度分布・シェル厚み）を切り分け、GRB ジェットの物理的性質お
よびその形成過程に対して新たな制約を与えることを目指す。さらに本研究は、個々の事例の説明
にとどまらず、将来の高精度・広帯域観測時代における GRB 残光解釈の基盤を与えるものである。

1.4 本論文の構成
本論文は「ガンマ線バーストの可視・近赤外初期残光に対する理論モデルのベイズ推定による検

証」と題し、7章の本文と付録から成る。第 3章までは先行研究に基づく、GRB理論およびベイズ
推論の解説であり、第 4章以降では本研究で実施した解析と得られた成果を中心に述べる。
第 2章では、GRB 残光の放射機構および標準的な理論モデルの概要を述べる。まず、外部衝撃

波によって加速された電子によるシンクロトロン放射の理論的枠組みを導入し、残光の時間発展お
よびスペクトル特性の基本的なスケーリング則を示す。さらに、ジェットの角度構造やシェルの厚
み、外部媒質の密度分布といったモデル拡張の理論的背景について整理し、本研究で採用するパラ
メータ化の方針を明確にする。
第 3章では、本研究で採用するベイズ推論の統計的解析手法について述べる。まず、ベイズ推定

の基本概念とその物理モデル解析への適用方法を概説し、事後確率分布およびモデル証拠の評価に
基づくモデル比較の理論的基盤を示す。次に、マルコフ連鎖モンテカルロ (MCMC) 法と Nested

Sampling (CNS) 法それぞれに基づくサンプリング手法の解説を行う。
第 4章では、既存の GRB 残光観測の中から本研究で解析対象とするイベントを選定し、観測デー

タの取得、星間減光補正などの前処理手法と、観測データの系統的不確定性などの処理方針につい
ても述べる。また、本研究で検討した理論モデルが実装され、数値計算ツールを概説し、本研究で
実施した具体的な解析手順と実装について説明する。
第 5章では、ジェットの角度構造、シェルの厚み、外部媒質の密度分布などを考慮した各モデル
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を観測データに適用した結果を示す。ベイズ推定に基づく解析により、観測データがどのモデルを
支持するか、およびパラメータにどのような制約が得られるかを明らかにする。さらに、モデル証
拠に基づく比較検証の結果を示し、複数の理論モデルの相対的妥当性を評価する。
第 6章では、得られたパラメータ分布およびモデル証拠に基づいて、異なるモデル間の適合度や

物理的妥当性を議論する。また、GRB の放射メカニズムやジェット形成過程に対して得られた新
たな示唆、およびベイズ推定手法の有効性と限界について考察する。
第 7章では、本研究全体の成果を総括し、GRB 残光における多様性の物理的起源、および今後の

観測・理論研究への展望について述べる。
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第2章 GRB残光研究の理論的背景

本章ではGRB残光の放射メカニズムについて拠り所となる標準理論モデルを概説し、観測研究
の進展により初期残光の振る舞いが明らかになったことで浮き彫りになった同モデルの限界を示す。
続いて、この限界から示唆される、初期残光の理論的仮説を詳しく述べる。本研究ではこの理論的
仮説の妥当性を検討することにより、GRBの発生起源や発生環境に関する新たな知見を得ることを
目指す。

2.1 GRB残光の標準理論モデル
まず、GRB発生から即時放射と残光放射発生とその観測の全体的な概観を俯瞰する (Piran 2004;

Zhang 2019; 河合誠之 et al. 2019)。大質量星は進化の果てに寿命を迎え、その中心核が重力崩壊を
起こし、ブラックホールやマグネターが形成される。長時間GRBの場合は、このブラックホール
やマグネターの形成を通じて、相対論的ジェットが噴出することにより、ガンマ線バーストが引き
起こされると考える（A.2章を参照）。

図 2.1: GRBの発生から即時放射と残光放射の発生とその観測の外観。

GRB残光の標準理論モデルでは、相対論的ジェットが外部媒質と衝突して形成される外部衝撃
波からの放射を、ジェット軸上のジェットの進行方向（on-axis）から観測していると考える。外
部衝撃波からの放射は、順行衝撃波により相対論的速度まで加速した電子からのシンクロトロン放
射であり、電子のエネルギー分布は冪乗分布とする。また、電子と磁場のエネルギーは衝撃波の内
部エネルギーから分配されたものと考える。さらに簡単のため、放射領域はジェット軸方向に均一
（one-zone）と近似し、ジェット軸に対する仰角方向のエネルギー分布も均一（Top-hat jet）と近似
するのが最も単純な仮定である。外部媒質としては星間物質 (Interstellar Medium; ISM) を想定し
た、一様密度を仮定するものが最も単純な仮定であるが、長時間GRBの場合には、崩壊前の星か

22



らの星風 (Wind) による外部媒質の形成を想定し、冪乗分布を仮定する場合がある。本論文ではよ
り単純なモデルとして ISMモデルを「標準モデル」と呼ぶ。
このように標準理論モデルでは、最も単純な描像を拠り所とすることで、観測結果と比較に用い

られる基準モデルとして機能するとともに、各仮定や近似の妥当性や役割を理論的に検証するため
の出発点を与える。本節では標準理論モデルで用いられる物理について詳細に考え、そこから予言
されるGRB残光の光度曲線を導く。

2.1.1 光源の相対論的運動の必要性
GRBの即時放射は、数百 keVから数MeVにピークを持つ非常に明るいガンマ線放射であるが、

このような短時間で莫大なエネルギーが狭い領域から放出されるとすると次のような問題が生じる。
放射領域での光子密度が高いと、光子は電子・陽電子対生成により消滅し電子密度が高くなり光学
的に厚くなる。そうすれば、ガンマ線の光子はこの領域の外に出ることができないはずである。し
かし、実際には数百 keVから数MeVのガンマ線を検出できている、という問題である。これを「コ
ンパクトネス問題」と呼ぶ。Ruderman (1975)はこの一般的な問題について初めて議論した。まず
はこの問題を以下では考える。
ガンマ線源の放射領域の大きさをRとし、この領域についての光学的厚さ τ を考える。光学的厚

さ τ は考えている光子の平均自由行程 lを用いて次のように定義できる。

τ ≡ R

l
(2.1)

放射領域のサイズが平均自由行程より大きい場合、つまり τ > 1を満たすとき、その光子は放射領
域を抜け出てこれない。一方で τ < 1を満たす場合は、光子は放射領域を抜け出すことができ、観
測者にまでその光子が届く可能性があることを示す。平均自由行程 lは、光子がほかの粒子に 1回
散乱されるまでの距離という定義から、粒子数密度 nと散乱断面積 σを用いて次の関係式を満たす。

nσl = 1 (2.2)

粒子数密度 nは、放射領域を大雑把に半径R/2の球とおき、この球内にある粒子数をN とすれば

n =
N

πR3/6
(2.3)

とかけるので、光学的厚さ τ は定義式 (2.1)より式 (2.2)と式 (2.3)を用いて

τ =
6σN

πR2
(2.4)

と書き換えられる。
放射領域内でどれだけ電子・陽電子対生成が発生しどれだけの粒子数N になるかを考えたい。そ

こでまず、電子・陽電子対生成の発生条件を考える。エネルギーをE、運動量を pとし、それぞれ
添字は衝突する 2つのガンマ線光子を γ1、γ2と書き、衝突により生成する電子陽電子を e−、e+と
書くと、衝突前後でエネルギーは保存されるので、

(Eγ1 + Eγ2)
2 − c2(pγ1 + pγ2)

2 = (Ee+ + Ee−)
2 − c2(pe+ + pe−)

2 (2.5)
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が成り立つ。衝突前の 2つの光子の運動方向がなす角を θ、衝突後の 2つの粒子の運動方向が成す
角を ϕとすれば式 (2.5)の左辺と右辺はそれぞれ次のように計算できる。

(左辺) = 2hν1hν2(1− cos θ) (2.6)

(右辺) = 2(mec
2)2 + 2(Ee+Ee− − cpe+ · cpe−)

= 2(mec
2)2 + 2g(ϕ,Ee+ , Ee−) (2.7)

ここで 2つのガンマ線の振動数を ν1、ν2とし、電子の質量をmeとした。さらに、右辺の第二項を
関数 g(ϕ,Ee+ , Ee−)で置き換えた。g(ϕ,Ee+ , Ee−)は

g(ϕ,Ee+ , Ee−) = Ee+Ee− −
√
Ee+ − (mec2)2

√
Ee− − (mec2)2 cosϕ

(2.8)

と書き直せるので、ϕ = 0で ϕについて極値を取り、さらに、Ee+ − Ee− 空間での関数の対称性に
よりEe+ = Ee− = mec

2で極値を取ることがわかる。したがって、右辺の最小値は
(右辺) = 2(mec

2)2 + 2g(ϕ = 0, Ee+ = mec
2, Ee− = mec

2) = 4(mec
2)2 (2.9)

となる。以上より、次の不等式が成り立つ。

hν1 ≥
2(mec

2)2

hν2(1− cos θ)
=

(mec
2)2

hν2
(if θ = π) (2.10)

この式は、電子・陽電子対生成を起こす、2つのガンマ線光子のエネルギーが満たすべき条件式で
ある。それでは次に、光子のスペクトルを仮定して、具体的に生成された電子と陽電子の粒子数N

を計算する。ガンマ線バーストで観測される光子のスペクトルは冪乗分布を示しているので、光子
スペクトルN(E) [個 erg−1 s−1 cm−2]を規格化定数 f を用いて

Nγ(E) = fE−α (2.11)

とおくことにする。エネルギーの最大値を仮に Emaxとおくと、対生成を起こすようなガンマ線光
子の最低エネルギーEminは先の式 (2.10)より

Emin =
(mec

2)2

Emax
(2.12)

である。電子・陽電子対生成を起こすガンマ線光子の総数Nγ は、放射領域から距離 dだけ離れて
いる観測者が観測する放射の継続時間 δT とし、光子の放射は等方的だとすると、距離 d における
球面 (表面積 4πd2) 上に一様に分布すると考えれば、

Nγ = δT · 4πd2
∫ Emax

Emin

N(E)dE ∼ 4πd2δT

(
f

α− 1

)(
(mec

2)2

Emax

)1−α

(2.13)

と書き下せる。ここで、観測からわかっている α > 1とEmax ≫ Eminのもとで計算した。2つの光
子が 2つの粒子を生成するので、N = Nγ と扱って良い。さらに観測量であるエネルギーフラック
ス S [erg cm−2]により規格化定数 f を決める。

S = δT

∫ Emax

Emin

EN(E)dE ∼ δT
f

α− 2
(E2−α

min )

∴ f ∼ (α− 2)
SEα−2

min

δT
(2.14)
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以上から、観測者から距離 d離れている放射領域でガンマ線光子が等方的に δT の間放射されるこ
とを考えたとき、この放射領域 Rでの電子・陽電子対生成による光学的厚さは式 (2.4)に式 (2.13)

と式 (2.14)を代入し、

τ ∼ 24σSd2

R2mec2

(
α− 2

α− 1

)(
Emin

mec2

)α−2(Emax

mec2

)α−1

(2.15)

となる。さらに

Sγ =

(
α− 2

α− 1

)(
Emin

mec2

)α−2(Emax

mec2

)α−1

S (2.16)

とおけば

τ ∼ 24σSγd
2

R2mec2
(2.17)

と書き直せる。
仮に、放射領域全体から瞬間的に放たれたガンマ線光子を観測していると考えると、放射の継続

時間 δT は放射領域のうち観測者から最も遠い場所から放たれた光子が観測者に届く時刻 T1と放射
領域のうち観測者から最も近い場所から放たれた光子が観測者に届く時刻 T2の差分の時間だけ観測
者にとっては放射が継続するので、

δT = T1 − T2 =
R+ d

c
− d

c
=
R

c
(2.18)

とかける。見かけの放射の継続時間から放射領域のサイズR = cδT を推定できるので、典型的な観
測量と物理定数mec

2 = 8.19× 10−7 erg、σT = 6.65× 10−25 cm2 (σ = 11σT /180) を代入すれば

τ ∼ 1010
(

cδT

3× 1010 cm

)−2( Sγ
10−7 erg cm−2

)(
d

1027 cm

)2

≫ 1 (2.19)

となり、光学的に厚いことがわかる。このように高エネルギーの放射を短時間で観測するというこ
とは、物理的には光学的に厚い状態のため矛盾が生じるという問題が出てくる。
そこで、この問題に対しGoodman (1986)や Paczynski (1986)が放射体は相対論的運動をしてい

れば解決できると提案した。放射体が観測者に向かって速度 v = βcで運動している状況を考える。
半径 Rの放射体がローレンツ因子 Γ = 1/

√
1− β2で運動している場合、相対論的ビーミング効果

により、観測者から見ると放射体進行方向に放射が集中しているように見える。したがって、観測
する放射の継続時間 δT は、観測者系で見て放射領域が観測者に最も近い場所から放出された光子
の伝播時間 T1と観測者系で見て放射領域が観測者から最も遠い場所から放出された光子の伝播時間
T2の差分であるから、

δT = T2 − T1 =
R

c

(
1− cos

1

Γ2

)
∼ R

2Γ2c
(2.20)

となる。したがって、放射領域のサイズの見積りは光源が静止しているときに比べて Γ2倍も大きい
スケールが許容されることになる。さらに、相対論的ドップラー効果により観測される光子の振動
数 νobsは放射体静止系での振動数 νrestに対して Γ倍されるので、放射領域での電子・陽電子対生成
条件式は

hνobs,1 ≥
Γ2(mec

2)2

hνobs,2
(2.21)
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と修正される。つまり、これは電子・陽電子対生成する光子のエネルギー下限値が Γ2倍され、対生
成が起こる条件が厳しくなる傾向に修正される。従って、電子陽電子対生成を起こす光子の数Nγは

Nγ ∼ 4πd2δT

(
f

α− 1

)(
Γ2(mec

2)2

Emax

)1−α

(2.22)

となる。以上から、観測者から距離 d離れていた放射体がローレンツ因子 Γで観測者に向かって運
動している場合の、放射領域Rでの電子・陽電子対生成による光学的厚さ τrelは

τrel ∼
24σSγd

2

R2mec2
Γ2−2α ∼ τΓ−2−2α (2.23)

となる。観測的には α ∼ 2.5なので、光学的厚さのローレンツ因子の依存性は ∝ Γ−7 である。式
(2.19)よりd、R、Sγに観測的な典型値を代入すれば τ ∼ 1010であるため、ローレンツ因子がΓ ∼ 101.5

以上、おおよそ 30を超えていれば、τrel < 1となることがわかる。つまり、放射体がローレンツ因
子 Γ ≳ 30で運動すれば観測事実の矛盾は解消され、コンパクトネス問題が解決される。しかし、実
際の GRB では、高エネルギー光子 (GeV・TeV) の検出やミリ秒以下の時間変動を同時に説明する
必要があり、これらを考慮すると、おおよそ Γ > 102 が要求される。
以上より、観測により宇宙論的遠方で発生している (d ∼ 1027 cm) ことが明らかとなった現代で

は、GRB残光の起源は相対論的な運動をしているような天体であると考えるのが最も一般的であり
本論文でもこれを大前提に議論を進める。

2.1.2 相対論的効果と宇宙論的効果
前節では放射体が相対論的な運動をしている必要性について述べた。そこで、本節では放射体静

止系（共同座標系とも呼ぶ）、外部慣性系（中心エンジン静止系・実験室系とも呼ぶ）、観測者系の 3

つの座標系間でローレンツ変換や光の伝播における効果を整理する。本節以降では、放射体静止系
での物理量には全て「′(ダッシュ)」をつけるものとし、また時間座標を放射体静止系では t′、外部
慣性系では t、観測者系では T とおいて議論を進める。
外部慣性系において中心エンジン、放射体、観測者が存在する平面内で中心エンジンを原点とす

る極座標 (r, θ)を貼る。放射体の座標を (r, θ) = (R, θe)とし、時間原点 t = 0で R = 0とする。ま
た、放射体の速度は v = βc（ローレンツ因子 Γ = 1/

√
1− β2）とする。一方で、観測者の座標は

(r, θ) = (Robs, θobs) = (R+ d, θe + ψ)とする。
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図 2.2: 　 jet-axisと放射体・観測者の位置関係．

観測者系での時間原点 T = 0を、放射体が R = 0で放った光子が観測者に届く時刻と定義すれ
ば、放射体が座標 (R, θe)で放った光子が観測者に到達する時刻 T は

T =
R

βc
+
d+R−R cosψ

c
− R+ d

c
= (1− β cosψ)t = (1− β cosψ)Γt′ (2.24)

とかける。ただし 3つ目のイコールはローレンツ変換により得られる時間の伸びの効果 t′ = t/Γを
用いた。ここで、ドップラー因子

D ≡ 1

Γ(1− β cosψ)
∼ 2Γ

Γ2ψ2 + 1
(2.25)

を定義する。ただし、近似式は β ∼ 1、ψ ≪ 1のもとで成り立つ。以上をまとめると 3つの座標系
の時間は次の簡単な式で結びつく。

T =
1 + z

ΓD
t =

1 + z

D
t′ (2.26)

ここで、宇宙膨張による時間間隔の伸びの効果を考慮し赤方偏移 zを用いた因子を導入した。以降
の計算の簡易化のために、放射体の位置Rを明示的に書き下した近似式も示しておく。

T ∼ 1 + z

ΓD

R

c
∼


(1 + z)

R

2c
ψ2 (Γ2ψ2 ≫ 1),

(1 + z)
R

2cΓ2
(Γ2ψ2 ≪ 1).

(2.27)

なお、βや Γは一般には時間変化するが、各時刻各位置 (t, R, θe)で上記の関係式は成り立つ。
経過時間が座標系によって式 (2.26)に従い変化するため、放射体静止系で放つ光の周波数 ν ′と観

測者系で観測される周波数 νobsは、宇宙膨張による距離の伸びの効果も考慮すると

νobs =
D

1 + z
ν ′ (2.28)

の関係で結びつく。
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2.1.3 等到着時刻面 (Equal arrival time surface)

観測者時間のある時刻 tobsで検出される光子は CE系で同時に放射されたものではない。なぜな
ら、点源球対称爆発であるならば、図2.3に示すように放射体は曲率を持っていると考えられ、観測
者までの距離が放射体の進行方向と観測者方向のなす角度に依存して異なるからである。

図 2.3: 等到着時刻面: Equal arrival time surface

観測者のいる場所に同時に届く光子が放射される場所を、結ぶことで成す曲面（図2.3はCEが通
る面で切った断面図なので赤で示した曲線に相当）を Equal arrival time surface (EATS) という
(Granot 2005; Waxman 1997)。ここでは “THE PHYSICS OF GAMMA-RAY BURST” (Zhang

2019) の教科書や Huang et al. (2000) を参考に、EATSを表す方程式を導く。これまでの議論と同
様、CE系での四元座標を次のように定義する。
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図 2.4: 外部慣性系の中心エンジン (CE) を原点とした座標

• 爆発原点: (ct, r, θ, ϕ) = (0, 0, 0, 0),

• ジェットの中心軸:(θ, ϕ) = (0, 0)

• 放射体を構成する点光源の放射時刻と放射位置、進行方向: (cte, re, θe, ϕe),

• 観測者が観測する時刻、観測者のいる位置・方向: (ctobs, robs, θobs, ϕobs).

点光源は速度 v = βcで運動しているとすると、

re = βcte (2.29)

という関係を満たす。また、点光源が放射を継続する時間 dteは観測者時間 dtobsとの関係は

tobs + dtobs = te + dte +
robs − re cosψ − β cosψcdte

c
(2.30)

tobs = te +
robs − re cosψ

c
(2.31)

であるから、

dtobs = (1− β cosψ)dte (2.32)
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とかける。ただし、ψは放射体の進行方向と観測者の方向のなす角度であり、以下で書き表される。

cosψ =
⃗robs · r⃗e

| ⃗robs||r⃗e|
= cos(ϕobs − ϕe) sin θobs sin θe + cos θobs cos θe (2.33)

今、観測者時刻 tobsに同時に到着する光子の放射される位置 reや方向 θe、ϕeの集合 (= EATS)を
知りたい。式 (2.32)の両辺に光速 cをかけて、式 (2.29)を用いると、

cdtobs = (1− β cosψ)
dre
β

(2.34)

と式変形できる。観測者時刻 tobsから tobs+dtobsに届く放射をする点光源 reの足し合わせがEATS

である。したがって、式 (2.34)を両辺積分して変形した式

tobs =

∫ r

0

1− β cosψ

βc
dre (2.35)

が EATSを求めるための方程式である。EATS面上の放射を積分することで、観測される光度曲線
やスペクトル進化を計算する。ただし、2.1.7節では、簡単のために、EATS面での積分値ではなく
点光源からの放射による光度曲線を示す。

2.1.4 相対論的衝撃波
相対論的ジェットが形成する外部衝撃波は相対論的衝撃波である。ここでは相対論的衝撃波によ

る物理量の変化と、外部衝撃波の構造について考える。「放射体」とこれまで呼んでいたものは、外
部衝撃波を構成する下流領域として扱うのが標準的である。また、GRB残光の主成分は順行衝撃波
からの放射であると仮定する背景について説明する。
まず、相対論的衝撃波の衝撃波面静止系での物理量の変化についてレビューを行う。このレビュー

は主に教科書『特殊相対論』(高原文郎 2012)に従い、簡単のため、ダッシュ（′）は一時的に省略し
て記述する。流体の物理量として、速度を vi = βic、ローレンツ因子を γi、圧力を pi、エネルギー
密度を ϵi、質量密度を niとし、上流側の物理量には添字 i = 1、下流側の物理量には添字 i = 2をつ
けて表す。また、上流から下流に向かう向きを正とする。

図 2.5: 相対論的衝撃波の構造

30



この時、衝撃波面前後でのエネルギーと運動量の保存則はそれぞれ
ϵ1 + p1
c2

γ21v1 =
ϵ2 + p2
c2

γ22v2, (2.36)

ϵ1 + p1
c2

γ21v
2
1 + p1 =

ϵ2 + p2
c2

γ22v
2
2 + p2, (2.37)

とかける。この式を整理すれば、上流と下流の速度をそれぞれ次のように熱力学量 (ϵi, pi)で書き表
せる。

β1 =
v1
c

=

√
(p2 − p1)(ϵ2 + p1)

(ϵ2 − ϵ1)(ϵ1 + p2)
(2.38)

β2 =
v2
c

=

√
(p2 − p1)(ϵ1 + p2)

(ϵ2 − ϵ1)(ϵ2 + p1)
(2.39)

詳細な計算過程はA.8節を参照。さらに、対応するローレンツ因子はそれぞれ、

γ1 =
1√

1− β21
=

√
(ϵ2 − ϵ1)(ϵ1 + p2)

(ϵ1 + p1)(ϵ2 − ϵ1 − p2 + p1)
(2.40)

γ2 =
1√

1− β22
=

√
(ϵ2 − ϵ1)(ϵ2 + p1)

(ϵ2 + p2)(ϵ2 − ϵ1 − p2 + p1)
(2.41)

となる。以上から、上流と下流の流体間の相対速度 vrelとこれに対応するローレンツ因子 γrelは

βrel =
vrel
c

=
β1 − β2

c(1− β1β2)
=

√
(p2 − p1)(ϵ2 − ϵ1)

(ϵ1 + p2)(ϵ2 + p1)
(2.42)

γrel =
1√

1− β2rel

= γ1γ2(1− β1β2) =

√
(ϵ1 + p2)(ϵ2 + p1)

(ϵ1 + p1)(ϵ2 + p2)
(2.43)

となる。
さらに、上流の物理量を与えて下流の物理量を得ること、つまり相対論的衝撃波の場合のランキ

ン・ユゴニオの関係式を考える（非相対論的な衝撃波におけるレビューはA.7節を参照）。エネルギー
保存則の式 (2.36)と運動量保存則の式 (2.37)に加え、粒子数保存の式

n1γ1v1 = n2γ2v2 (2.44)

を連立させて、速度とローレンツ因子を消去し整理すると、
(ϵ1 + p1)(ϵ1 + p2)

n21
=

(ϵ2 + p2)(ϵ2 + p1)

n22
(2.45)

を得る (詳細な計算過程についてはA.8節を参照) 。式 (2.45)が相対論的な場合のランキン・ユゴ
ニオ関係式であり、この式と上流の速度 β1（式 (2.38)）と状態方程式とを合わせて下流の物理量
(ϵ2, p2, n2)を求められ、式 (2.39)から v2も求められる。
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ここで簡単な例として、強い衝撃波の極限 (p1 = 0、ϵ1 = n1mc
2)の場合を考える。これは、上流

の流体 (ガンマ線バーストの場合は星間空間)が coldな場合に対応している。このとき、ランキン・
ユゴニオ関係式から

ϵ2
n2

= γrelmc
2 (2.46)

となり、下流の一流紙あたりの内部エネルギーが γrelになることがわかる。さらに、状態方程式と
して

p = (γc − 1)(ϵ− nmc2) (2.47)

を採用すると、ϵ2 = p2/(γc − 1) + n2mc
2とかけることから、

p2
n2

= (γc − 1)(γrel − 1)mc2 (2.48)

を得る。これらをランキン・ユゴニオの関係式に代入し、衝撃波面前後での数密度比を求めると
n2
n1

=
γrelγc + 1

γc − 1
(2.49)

を得る。相対論的粒子 (γc = 4/3)の場合、
n2
n1

=
(4/3)γrel + 1

(4/3)− 1
= 4γrel + 3

∴ n2 ∼ 4γreln1 (2.50)

となり、これを式 (2.46)や式 (2.48)に代入して、

ϵ2 = n2γrelmc
2 ∼ 4n1mc

2γ2rel (2.51)

p2 = n2{(4/3)− 1}(γrel − 1)mc2 ∼ 4

3
n1mc

2γ2rel (2.52)

となる。このように、上流の物理量を与えれば下流の物理量を得ることができる。
一般に、２つの冷たい流体が衝突するとその流体の境界に「接触不連続面」が形成され、その境

界の前方と後方にそれぞれ「順行衝撃波」と「逆行衝撃波」が生じ、3つの不連続面で仕切られた 4

つの領域を形成する (非相対論的の詳細は付録A.7を参照) 。以下ではガンマ線バースト残光の発生
の描像と照らし合わせて、相対論的衝撃波を扱っていく。接触不連続面は噴出物（ejecta）と星間空
間の境目に対応しており、順行衝撃波の星間空間を通過していない領域が「上流 1」、順行衝撃波の
星間空間を通過した領域が「下流 2」とする。一方、逆行衝撃波の ejectaを通過した領域が「下流
3」、通過していない領域が「上流 4」とする。接触不連続面では下流 2と 3の圧力が釣り合ってい
る。接触不連続面静止系では、順行衝撃波と逆行衝撃波が接触不連続面から遠ざかっていく。
一方で、ここでは上流の物理量を与えて、下流の物理量を知るために、まずは衝撃波面静止系で

議論する。順行衝撃波静止系では、上流 1と下流 2が負の方向に流れていくように見え、逆行衝撃
は静止系では、下流 3と下流 4が正の方向に流れていくように見える。それぞれの衝撃波面静止系
で定義される流体のローレンツ因子を γi (i = 1, 2, 3, 4)で示し、上流 1と下流 2の相対ローレンツ
因子を γ12、下流 3と上流 4の相対ローレンツ因子を γ34とする。それぞれの衝撃波面静止系での 4

つの領域の構造を図2.6に示す。
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図 2.6: 順行衝撃波面静止系および逆行衝撃波面静止系から見た４つの領域の流体の構造。

それぞれ衝撃波面前後では、相対論的な場合のランキン・ユゴニオ関係式 (2.45)が成り立つので、
強い衝撃波 (pup ∼ 0, ϵup ∼ nupmc

2)、つまり上流 1と 4が coldな場合は式 (2.46)から、

n′2
n′1

= 4γ12 + 3 ∼ 4γ12 (2.53)

U ′
2 = ϵ2 − n′2mc

2 = (γ12 − 1)n′2mc
2 ∼ γ12n

′
2mc

2 (2.54)

n′3
n′4

= 4γ34 + 3 (2.55)

U ′
3 = ϵ3 − n′3mc

2 = (γ34 − 1)n′3mc
2 (2.56)

が成り立つ (Blandford et al. 1976)。ただし、U ′
2と U ′

3はそれぞれ下流 2、下流 3の内部エネルギー
密度である。
外部慣性系 (上流 1静止系) では、これらの衝撃波は中心エンジンから遠ざかる方向へ運動してい

るようにみえる。外部慣性系で定義される流体のローレンツ因子を Γi (i = 0, 1, 2, 3)で示し、外部
慣性系で定義される順行衝撃波のローレンツ因子を ΓFS、逆行衝撃波の相対ローレンツ因子を ΓRS

とする。ただし、ここで上流 4の外部慣性系から見たローレンツ因子の添字は便宜上 4ではなく 0

とした。外部慣性系での 4つの領域の構造を図2.7に示す。
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図 2.7: 外部慣性系 (中心エンジン静止系・実験室系)から見た４つの領域の流体の構造。
外部慣性系で定義される流体のローレンツ因子を Γi (i = 0, 1, 2, 3)で示し、外部慣性系で定義され
る順行衝撃波のローレンツ因子を ΓFS、逆行衝撃波の相対ローレンツ因子を ΓRS とする。ただし、
それぞれの流体静止系での物理量にはダッシュ（′）をつけて示している。

順行衝撃波の相対ローレンツ因子 γ12は、上流 1の静止系 (γ1 = 1)から見た下流 2の速度に対応
するローレンツ因子なので、

γ12 = γ1γ2(1− β1β2) = γ2 (∵ γ1 = 1, β1 = 0) (2.57)

と書き換えられ、さらにこれは外部慣性系（=上流 1静止系）での順行衝撃波 ΓFSと同等である。ま
た、外部慣性系から見た下流 2のローレンツ因子 Γ2は、シェル内部の構造を詳細に考えれば半径R

に依存する量だが、逆行衝撃波が ejectaを通過する前段階であれば、一様だと仮定して Γ2 = ΓFSと
扱える。つまり、

ΓFS = Γ2 = γ12 ∼ γ2 (2.58)

である。また、接触不連続面で接している下流 2と 3のそれぞれの静止系での圧力 p′2と p′3は釣り
合っているので、外部慣性系から見た下流 2と下流 3は同じ速度で運動しているとみなすことができ、

Γ3 = Γ2 = ΓFS = γ12 ∼ γ2 (2.59)

である。逆行衝撃波の相対ローレンツ因子 γ34は

γ34 = Γ3Γ4(1− βlab3 βlab4 ) ∼ 1

2

(
Γ0

Γ3
+

Γ3

Γ0

)
(2.60)

とかける。ただし、βlabi は外部慣性系から見たそれぞれの流体の速度を光速で割った量である。一
方で、γ3や γ4は実験室系から見た逆行衝撃波から見た、実験室系から見た領域 3の速度の合成、そ
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して、実験室系から見た逆行衝撃波から見た、実験室系から見た領域 4の速度の合成であるので、

γ3 = Γ3ΓRS(1− βlab3 βRS) ∼
1

2

(
ΓRS

ΓFS
+

ΓFS

ΓRS

)
(2.61)

γ4 = Γ0ΓRS(1− βlab4 βRS) ∼
1

2

(
ΓRS

Γ0
+

Γ0

ΓRS

)
(2.62)

という関係性で結ばれる。なお、下流 (3)から見た上流 (4)の相対ローレンツ因子 γ34は、衝撃波面
静止系で見ても、実験室系で見ても同じ値になるはずであり、

γ34 = γ3γ4(1− β3β4) = Γ3Γ4(1− βlab3 βlab4 ) ∼ 1

2

(
Γ0

Γ3
+

Γ3

Γ0

)
(2.63)

とかける。
ところで、接触不連続面前後でも流体の運動量フラックスが保存していることから、p′2 = p′3が成

り立つので、この等式と式 (2.53)、式 (2.54)、式 (2.55)、式 (2.56)、を連立させると、以下のように
上流 1と 4の密度比が 2つの相対ローレンツ因子 γ12と γ34の関係を決める式を得る。

n′4
n′1

=
(γ12 − 1)(4γ12 + 3)

(γ34 − 1)(4γ34 + 3)
(2.64)

式 (2.64)を ΓFS = γ12 ≫ 1のもとで、式 (2.59)、式 (2.60)を用いて式変形すると、次に示すように
外部慣性系における順行衝撃波（ないしは下流 2、3）のローレンツ因子を書き下すことができる。

ΓFS = Γ2 = Γ3 =
Γ0[

1 + 2Γ0

√
n′
1

n′
4

]1/2 (2.65)

これは下流 2と 3が接触不連続面で釣り合っている（式 (2.64)が成立する）ことと、外部慣性系か
ら見て順行衝撃波、下流 3と 4が相対論的な運動をしている（ΓFS,Γ3,Γ4 ≫ 1）ことが満たされて
いる場合に成り立つ。
逆行衝撃波が ejectaを通過する間にシェルのダイナミクスを特徴づける４つの半径（逆行衝撃波

の相対ローレンツ因子が相対論的になる半径RN、逆行衝撃波が ejectaを横切る半径R∆、シェルが
かき集める外部物質のエネルギーが爆発エネルギーに匹敵する半径Rγ、シェルの厚みの膨張が無視
できなくなる半径Rsp ）を示す (Sari et al. 1995)。ここで、非相対論的なシェルがかき集めた周囲
の物質エネルギーMspc

2が爆発物の総エネルギーE0と等しくなる半径をセドフ長 lSと定義すれば、

lS ≡
(

3E0

4πnexmpc2

) 1
3

∼ 1.2× 1018cm

(
E0

1052 erg

) 1
3 ( nex

1 cm−3

)− 1
3

(2.66)

とかける。ただし nexは一様な外部物質密度、mpは陽子の質量である。
逆行衝撃波の相対ローレンツ因子が相対論的である条件は、γ34 ≫ 1を満たすことであり、これを

満たす半径RN を考える。式 (2.60)より、γ34 ≫ 1は Γ0 ≫ Γ3と書き換えられる。従って、逆行衝
撃波の相対ローレンツ因子が相対論的であるとき、γ34 ∼ Γ0/2Γ3と近似できる。式 (2.65)より Γ3

を消去し、

γ34 ∼
1

2

(
1 + 2Γ0

√
n′1
n′4

)1/2

≫ 1 =⇒ Γ2
0

n′4/n
′
1

≫ 1 (2.67)
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と逆行衝撃波の相対ローレンツ因子が相対論的になる条件を書き換えられる。n′4は上流 4の粒子数
密度、すなわち ejecta静止系での粒子数密度であり、n′1は上流 1の粒子数密度、すなわち外部物質
の粒子数密度 n′1 = nexである。ejectaの初期幅が∆0であるとき全粒子数をN0とすれば、

n′4 =
N0

4πR2∆0
=
E′

0/(Γ0mpc
2)

4πR2∆0
(2.68)

さらにE0 = Γ0E
′
0だから

n′4
n′1

=
E0

4πnexmpc2R2∆0Γ2
0

=
l3S

3R2∆0Γ2
0

(2.69)

とかける。これより、半径Rが大きくなればなるほど n′4/n
′
1は小さくなるので、式 (2.67)を満たす

半径が存在し、このとき逆行衝撃波は下流 3に対して相対論的になる。Γ2
0 = n′4/n

′
1を満たす半径を

RN とすれば

RN =
l
3/2
S√

3∆0Γ2
0

(2.70)

となる。次に、逆行衝撃波が ejectaを横切る半径R∆を求める。逆行衝撃波が ejectaを横切るのに
かかる時間（外部慣性系）は逆行衝撃波の相対ローレンツ因子が相対論的であるか否かに関わらず、

t∆ ∼
Γ0

√
n′4/n

′
1∆0

c
(2.71)

と評価できるので（詳細はA.8節を参照）、

R∆ ∼ ct∆ ∼
(
l3S∆0

3

)1/4

(2.72)

となる。次に、シェルがかき集める外部物質のエネルギーが爆発エネルギーに匹敵する半径 Rγ に
ついて考える。今、外部物質の密度分布は一様を仮定しているので、半径 RΓまでにシェルが掃き
集める物質のエネルギーは 4πR3

γnexmpc
2Γ2

0/3と見積もれ、これが爆発エネルギーE0と等しくなる
ので、

Rγ = lSΓ
−2/3
0 (2.73)

となる。最後に、ejectaの厚みの膨張が無視できなくなる半径Rspを考える。これまで、ejectaの幅
∆0は中心エンジンから噴出したときの幅がそのままであると仮定して考えてきた。しかし、実際に
はシェルの中に速度分散が存在し、半径に応じて ejecta幅が変化しているはずである。ejecta内部
の前方を走る物質の速度を βF、後方を走る物質の速度を βB とし、半径Rでのシェル幅を∆(R)と
すると、

∆(R) = ∆0 + (βF − βB)ct = ∆0 +
1

2

(
1

γ2F
+

1

γ2B

)
R (2.74)

ここで、前方の物質の方が後方の物質よりも速く運動している、すなわち γ2F ≫ γ2B の場合、また、
遅い物質のローレンツ因子が ejectaの初期ローレンツ因子をになっている γB ∼ Γ0とするならば、

∆(R) ∼ ∆0 +
R

2Γ2
0

(2.75)
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となる。Rが小さい時、第二項は無視できるが、進化するにつれ第二項が∆0程度になると無視で
きなくなる。したがって、

Rsp ∼ ∆0Γ
2
0 (2.76)

と評価できる。ここで、無次元量 ξを以下のように定義する。

ξ =

(
lS
∆0

)1/2

Γ
− 4

3
0 (2.77)

これを用いると４つの半径は、

ξ−1RN = ξ1/2R∆ = Rγ = ξ2Rsp (= lSΓ
−2
3

0 ) (2.78)

という関係式でかけることがわかる。この関係式から、与えられたパラメータにより構成された無
次元パラメータ ξが 1より大きいかそうでないかによって、４つの半径の大小関係が決まる。
ξ < 1 (∆0 > lS/Γ

8/3
0 )の場合を “thick shell” 、あるいは Relativistic Reverse Shock (=RRS)と

呼ぶ。この時のダイナミクスを特徴づける 4つの半径の大小関係はRN < Rγ < R∆ < Rspとなり、
最も早い段階で逆行衝撃波の相対ローレンツ因子が相対論的になる。また、Rspが最も大きい半径
なので、逆行衝撃波が伝播する間はシェル幅及び ξは一定とみなせる。続いて、シェルがかき集め
た外部物質と ejecta massが等しくなる半径Rγ を迎えるが、順行衝撃波と逆行衝撃波のダイナミク
スには影響がない。そして、逆行衝撃波がシェルを通過してしまうと、その情報が順行衝撃波に伝
わったタイミングで、シェルの厚みが無視できる段階へと移る。ただし式 (2.78)より、Rγ とR∆の
違いはわずか ξ1/2 = l

1/4
s ∆

−1/4
0 Γ

−2/3
0 ∼ 1.1 であるため、速やかに BM解に移行すると考えられる。

ここで、lS ∼ 1018 cm、∆0 ∼ 100 sec× c ∼ 3× 1012 cm、Γ0 ∼ 100とした。
一方で、ξ > 1 (∆0 < lS/Γ

8/3
0 ) の場合を “thin shell” 、あるいは Newtonian Reverse Shock

(=NRS)と呼ぶ。大小関係は Rsp < R∆ < Rγ < RN となる。シェル幅が小さいが Rspが最も小さ
い半径であるため、非相対論的な逆行衝撃波はまだほとんどシェル内部を伝播しない段階でシェル
幅∆(R)が膨らみ始める。シェルが膨らみ始める上に逆行衝撃波も非相対論的なのでR∆に到達す
るより前に、ξ ∼ 1つまり∆(R) ∼ lSΓ

−4/3
0 に到達すると考えられる。そうなってしまえば、一気に

Rsp ∼ RN ∼ Rγ ∼ R∆となり、逆行衝撃波は相対論的になると同時にシェルは減速を開始する。

2.1.5 火の玉モデルと爆風の伝播
相対論的な速度の流れを作る一つの有力な機構は熱膨張である。有限の体積に閉じ込められてい

た高圧の気体は、閉じ込めを解かれると膨張を始める。この過程で、内部エネルギーを運動エネル
ギーに転化する事になる。このような機構で膨張する天体現象の例としては、非相対論的な場合は
超新星爆発や太陽風が挙げられる。相対論的な場合は「火の玉モデル（Fireball model）」と呼び、
ガンマ線バーストの有力なモデルの一つだと考えられている。
本節ではまず、主に教科書『特殊相対論』(高原文郎 2012)に従い一般的な火の玉モデルについて

レビューを行う。火の玉モデルの膨張が周囲の物質に影響されない場合を「自由膨張」、周囲の物質
に衝突して減速して行く場合を「爆風」と呼ぶ。まず、自由膨張について考察する。基礎方程式は

∂

∂t
(n′Γ) +

1

r2
∂

∂r
[r2n′Γv] = 0 (2.79)
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∂

∂t

[(
ϵ′ +

v2

c2
p′
)
Γ2

]
+

1

r2
∂

∂r
[r2Γ2(ϵ′ + p′)v] = 0 (2.80)

∂

∂t
[(ϵ′ + p′)Γ2v] +

1

r2
∂

∂r
[r2Γ2(ϵ′ + p′)v2] + c2

∂p′

∂r
= 0 (2.81)

の三つである。式 (2.79)は球対称座標 (r方向)の粒子数保存の式 (連続の式)であり、n′は流体静止
系での粒子数密度、Γは外部慣性系での流体のローレンツ因子である。式 (2.80)はエネルギー保存
則に対応しており、ϵ′と p′はそれぞれ流体静止系での流体の内部エネルギー密度、圧力である。式
(2.81)は運動量保存則で、(ϵ′ + p′)Γ2vは相対論的な運動量密度、(ϵ′ + p′)Γ2v2は運動量フラックス、
c2∂p′/∂rは圧力勾配による力である。
相対論的な場合なので速度は v ∼ cとし、流体の局所固有系から見れば一様膨張をすると考えら

れるが実験室系 (上流静止系)から見た膨張の様子は非相対論的な場合に比べて大きく異なる。膨張
する物質 (ejecta)の先端はほぼ光速 cで進むので、火の玉の半径はR ∼ ctである。膨張運動のロー
レンツ因子を Γとすると、膨張物質の厚さ∆Rはローレンツ収縮の効果により、∆R ∼ R/Γ程度の
シェル状の領域に集中する。シェル状の ejecta内部はほとんど一様だと仮定し、圧力は p′ = ϵ′/3と
して、数密度 n′、内部エネルギー ϵ′、ローレンツ因子 Γの時間発展を考える。シェル状の ejectaの
体積 V は

V =
4

3
π(R+∆R)3 − 4

3
πR3 ∼ 4πR2∆R = 4πR3Γ−1 (2.82)

であり、全粒子数N = Γn′V は保存されるので、

N = n′Γ4πR3Γ−1 = 4πn′R3 = const.

∴ n′ ∝ R−3 ∝ t−3 (2.83)

全エネルギーE = Γ2ϵ′V も保存されるので、

E = Γ2ϵ′4πR3Γ−1 = 4πϵ′ΓR3 = const.

∴ ϵ′Γ ∝ R−3 ∝ t−3 (2.84)

となる。また、断熱変化ではエンタルピー密度 ϵ′ + p′が保存されるので、
dϵ′

ϵ′ + p′
= −dV

V
(2.85)

今、状態方程式は p′ = ϵ′/3だから、
dϵ′

ϵ′ + ϵ′/3
= −dV

V

∴ ϵ′ ∝ V −4/3 ∝ n′4/3 (2.86)

従って、

ϵ′ ∝ t−4 (2.87)

Γ ∝ t (2.88)
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という時間進化をすることがわかる。つまり、膨張運動のローレンツ因子が時間に比例して増加す
ることがわかる。これは相対論的な自由膨張の最大の特徴だ。内部エネルギーの断熱的な時間変化
が加速を引き起こすことが上記の議論からわかる。これは、内部エネルギーを消費し尽くすまで続
くと考えられるので、ϵ′ ∼ n′mc2となった時点で終端ローレンツ因子 (= Γ0)に達し、その後は一定
のローレンツ因子で膨張を続ける。
膨張を続けたのち、外部物質との相互作用により2.1.4節で見たように接触不連続面、順行衝撃波

が、逆行衝撃波が形成される。逆行衝撃波は短時間で ejectaを突き抜けるため、以降のダイナミク
スは掃き集めた外部質量によって支配される。この段階を「爆風」と呼ぶ。残光の標準モデルでは、
放射は主に順行衝撃波下流から放たれるため、逆行衝撃波からの寄与は無視できると考える。爆風
の内部構造は Blandford–McKee 解により自己相似的に記述できるが (Blandford et al. 1976)、本論
文では簡単のため一様シェル近似を採用してダイナミクスを考察する。
以下では2.1.4節での考察と対応づけて、外部慣性系は上流 1静止系であり、この系で定義した一

様密度の外部物質の粒子数密度、順行衝撃波下流の粒子数密度、下流の内部エネルギー密度をそれ
ぞれ nex、nd、Udとする。また順行衝撃波下流（下流 2に対応）静止系での下流の粒子数密度、下
流の内部エネルギー密度を n′d、U ′

dとする。式 (2.53)と式 (2.54)より

n′d ∼ 4ΓFSnex (2.89)

U ′
d ∼ ΓFSn

′
dmc

2 ∼ 4Γ2
FSnexmc

2 (2.90)

とかける。さらにローレンツ変換により

nd = ΓFSn
′
d (2.91)

Ud = ΓFSU
′
d (2.92)

である。順行衝撃波の半径をRとすると、掃き集められた全粒子数N は

N =

∫ R

0
dr

∫ π

0
dθ

∫ 2π

0
dϕ n0r

2 sin θ =
4π

3
R3nex (2.93)

であり、かき集められた星間物質が波面に∆Rの厚みのシェルを形成するとシェル内部にある全粒
子数は

N =

∫ R+∆R

R
dr

∫ π

0
dθ

∫ 2π

0
dϕ ndr

2 sin θ = 4πR2∆Rnd (2.94)

である。衝撃波面前後で粒子数は保存するので、
4π

3
R3nex = 4πR2∆Rnd (2.95)

を満たす。∆Rについて式 (2.89)と式 (2.91)を用いて書き換えると

∆R =
n0
3nd

R ∼ 1

12Γ2
FS

R (2.96)
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が得られる。また、爆発の全エネルギーは掃き集められたシェルに担われていると考え、

E0 =

∫ R+∆R

R
dr

∫ π

0
dθ

∫ 2π

0
dϕ Udr

2 sin θ = 4πR2∆RUd (2.97)

が成り立つ。残光の放射効率は低いという断熱近似を仮定すると式 (2.90)と式 (2.96)より

ΓFS =

(
3E0

4πnexmpc2R3

)1/2

∝ R−3/2 (2.98)

となり、順行衝撃波のダイナミクスは半径の−3/2乗で減速することがわかる。ここで、断熱減速
期が開始する半径Rdecはシェルがかき集める外部物質のエネルギーが爆発エネルギーに匹敵する半
径Rγ であると考えられ、式 (2.73)より

Rdec = Rγ = lSΓ
−2/3
0 =

(
3E0

4πn0mpc2Γ2
0

)1/3

(2.99)

である。

2.1.6 順行衝撃波からのシンクロトロン放射
順行衝撃波下流で増幅された磁場と加速された電子によるシンクロトロン放射を考える。まずは、

順行衝撃波下流で増幅される磁場について評価する。順行衝撃波の下流静止系での下流の内部エネ
ルギー密度を U ′

d、相対論的電子に輸送されるエネルギーの割合を ϵe、磁場に輸送されるエネルギー
の割合を ϵB とし、下流静止系での下流の電子のエネルギー密度 U ′

eと下流の磁場のエネルギー密度
U ′
B をそれぞれ

U ′
e = ϵeU

′
d (2.100)

U ′
B = ϵBU

′
d (2.101)

とかけるとする。磁場のエネルギー密度は U ′
B = B′2/8πであるので、式 (2.101)と式 (2.90)より、

B′ =
√

8πϵBU ′
d ∼

√
32πϵBnexmpc2Γ (∵ Γ ≫ 1) (2.102)

と書き直せる。外部慣性系で外部物質の粒子数密度 nexは一様であることと、磁場に転化される下
流の内部エネルギーの割合 ϵBが時間に対して一定であるという仮定のもとで、衝撃波下流の磁場は
ローレンツ因子 Γに比例することがわかる。すなわち、シンクロトロン放射を担う磁場の大きさは
自由膨張期では外部慣性系の時間に比例して増加し、断熱減速期では外部慣性系の時間の−3/2乗
で減少する。
次に、順行衝撃波下流で加速された電子密度 n′injと最低エネルギー γ′mについて評価する。加速

機構については現在でも研究が盛んであるが、GRB残光の標準理論モデルではフェルミ加速 (Bell

1978a,b; Blandford et al. 1978) を仮定する。フェルミ加速では電子のエネルギースペクトルは冪乗
分布となるので、この冪指数を pとし係数Aを用いて

n′inj(γ
′
e)dγ

′
e = Aγ′−p

e dγ′e (γ′m ≤ γ′e) (2.103)
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とかける。ただし、下流静止系での電子のローレンツ因子を γ′eとし、その下限値を γ′mとする。以
下では、順行衝撃波面で成り立つ shock jump conditionから γ′mとAを評価する。相対論的電子の
エネルギー密度 U ′

eは

U ′
e =

∫ ∞

γ′
m

γ′emec
2n′injdγ

′
e = Amec

2 γ
′2−p
m

p− 2
(p > 2) (2.104)

とかけ、式 (2.100)から

ϵeU
′
d = Amec

2 γ
′2−p
m

p− 2
(2.105)

という関係式が成り立つ。また、相対論的電子の数密度 n′eは

n′e =

∫ ∞

γ′
m

Aγ′−p
e dγ′e = A

γ′1−p
m

p− 1
(2.106)

とかけ、下流の電子のうち加速される電子の割合を feとおけば、加速された電子の個数は n′e = fen
′
d

であるから、

fen
′
d = A

γ′1−p
m

p− 1
(2.107)

という関係式が成り立つ。式 (2.105)と式 (2.107)から定数Aを消去し、shock jump conditionの式
(2.89)、式 (2.90)を用いて n′dと U ′

dを消去して γ′mについて解けば、

γ′m ∼ ϵemp

feme

p− 2

p− 1
Γ (∵ Γ ≫ 1 (2.108)

) と書き下せる。順行衝撃波で加速される電子の最低ローレンツ因子は、ϵeと feが時間に対して一
定であるという仮定のもとで順行衝撃波のローレンツ因子 Γに比例することがわかる。シンクロト
ロン放射を担う典型的なエネルギーは、冷却が無視できる場合には γ′mであるから、シンクロトロ
ン放射の典型的なエネルギー自体が順行衝撃波のダイナミクスを反映することを示している。これ
は、放射の支配的なエネルギー帯が刻々と変化することを意味し、chromaticな振る舞いを示すと考
えられる。続いて、式 (2.105)に式 (2.90)を代入して定数Aについて解くと、

A ∼ 4ϵenex(p− 2)
mp

me
γp−2
m Γ2 (2.109)

と書き下せる。係数Aはシンクロトロン放射を担う典型的なエネルギーを持つ電子の数に相当する
量であり、これについても一様密度と一定 ϵeの仮定のもとで、順行衝撃波のローレンツ因子 Γの p

乗で発展すると考えられる。以上から、順行衝撃波により加速された電子のエネルギースペクトル
は以下のようにかける。

n′inj(γ
′
e)dγ

′
e = 4fenex(p− 1)

(
γ′e
γ′m

)−p dγ′e
γ′m

Γ (2.110)

ここまでで、相対論的衝撃波によって増幅される磁場と、加速される電子についてのエネルギース
ペクトルを与えることができた。
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次に、相対論的衝撃波下流での磁場とエネルギースペクトルの電子が放つシンクロトロン放射の
スペクトルを求める。ただし以降では、下流静止系での量にはこれまで通りダッシュを 1つ付け、こ
れと区別するために電子静止系での量にはダッシュ 2つ付けることにする。
シンクロトロン放射とは、相対論的電子が一様磁場の周りで円運動し、加速度運動することによっ

て電磁波が放射されることである。衝撃波下流での電子のローレンツ因子が γ′e、磁場が B′である
場合、電子の回転運動の周波数 ωseは

ω′
se =

eB′

γ′emec
(2.111)

である。また、加速度は u̇ = ωsev⊥ = ωseβec sinα (αはピッチ角)だから、リエナーの公式より全放
射強度 dE′/dt′ = P ′

synは

P ′
syn =

2

3

(
e2

mec2

)2

c(γ′2e β
2
eB

′2 sin2 α) ∼ 1

6π
σT cγ

′2
e B

′2 (2.112)

とかける。ただし、ここで βe ∼ 1とし、また電子の速度分布が等方的であるとして平均ピッチ角
⟨sin2 α⟩ = 2/3で書き換えた。また、単一電子からのシンクロトロン放射のエネルギー・スペクトル
(単位周波数あたりの放射強度) P ′

ω′(γ′e)は

P ′
ω′(γ′e) =

dE′

dω′dt′′
=

√
3

2π

e3B′

mec2
F (x′) (2.113)

とかける (Rybicki et al. 1979; 観山正見 et al. 2015)。ただし、F (x′)は

F (x′) = x′
∫ ∞

x′
K5/3(y)dy, x′ =

2mec

3eB′γ′2e
ω′ (2.114)

で定義される関数であり、Kν(y)は変形されたベッセル関数 (マクドナルド関数とも呼ばれる) であ
る。この関数は、x′ ≪ 1のとき F (x) ∝ x1/3、x′ ≫ 1のとき F (x) ∝ e−x という漸近形を持つこと
が知られている。すなわち、単一電子の放射スペクトルは低周波数側でゆるやかな立ち上がりを示
し、高周波数側で指数的に減衰する。したがって、ローレンツ因子が γ′eである単一電子からの一様
磁場B′における、シンクロトロン放射の典型的な周波数 ν ′synは、x′ ∼ 1を満たす ω′なので

ν ′syn(γ
′
e, B

′) =
ω′

2π
=

3

4

eB′

πmec
γ′2e (2.115)

となる。また、この周波数における放射強度、すなわち単一電子からのシンクロトロン放射の典型
的な放射エネルギー P ′

ν,peakは、大まかに P ′
syn ∼ ν ′synP

′
ν′,peakだと考えると

dE′

dω′dt′′

∣∣∣∣
peak

≡ P ′
ν′,peak ∼

P ′
syn

νsyn
∼ 2

9e
mec

2σTB
′ (2.116)

となり、典型的な放射エネルギーは γeに依らないことがわかる。
ところで、式 (2.112)からもわかる通り、シンクロトロン放射により電子は時間と共にエネルギー

を失う。シンクロトロン放射 (単位時間あたりの放射エネルギー; P ′
syn) によって、電子が持ってい

るエネルギー γemec
2を全て使い切ってしまうまでの衝撃波下流静止系での時間（冷却時間）t′cは、

式 (2.112)より

t′c ∼
6πmec

σTB′2γ′e
(2.117)
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と見積もれる。これに基づき、t′の時間だけ経過し冷却された電子のローレンツ因子として、冷却
ローレンツ因子 γ′cを次のように定義する。

γ′c =
6πmec

σTB′2t′
=

6πmec

σTB′2tobs

1 + z

D
(2.118)

ただし、2つ目の等号は (2.26)を用いて観測者時間に変換した。γ′e > γ′cの電子だった場合、電子は
γ′e = γ′cに到達するまで、時間 t′cかけてエネルギーを失う。従って、冷却時間全体で観測される単
一電子からのエネルギー・スペクトルは、ν ′ > ν ′cの領域では式 (2.116)と (2.117)を用いて、

dE′

dν ′
∼ P ′

ν′,peak × t′c =
4π

3e
(mec

2)2B′−1γ−1
e ∝ B′− 1

2 ν ′−
1
2 (2.119)

に従う冪乗分布になる。
相対論的衝撃波下流で加速される、単位体積、単位ローレンツ因子 γ′eあたりの電子は式 (2.110)

でも紹介したように、n′inj ∝ γ′−p
e に従うエネルギースペクトルを成す。一方で、γ′c < γ′eの電子は冷

却の効果が効く。つまり、電子が単位時間あたりに衝撃波下流での加速により獲得するエネルギー
(電子へのエネルギー注入率) ˙ninj

′と、電子が単位時間あたりに放射により失うエネルギーP ′
syn ∝ γ2e

(式 (2.112)より) が存在する。したがって、定常状態 (∂ne
∂t = 0) のとき、エネルギー空間での連続

の式は、
∂

∂γe
[P ′

synn
′
e(γ

′
e)cool] = ˙ninj

′ (2.120)

とかける。ただし、ここで粒子の系からの逃走は無視した。γ′e > γ′mの領域では相対論的衝撃波に
より ˙ninj

′ ∝ γ′−p
e の割合でエネルギーが注入されるので、

n′e(γ
′
e)cool =

24πfenexΓ

σT cγ′2mB
′2

(
γ′e
γ′m

)−(p+1)

∝ γ′−(p+1)
e (γ′e > γ′c) (2.121)

となる。一方で、γ′e < γ′mの領域には注入される電子がない、つまり ˙ninj
′ = 0なので、

n′e(γ
′
e)cool =

24πfenexΓ

σT cγ′2mB
′2

(
γ′e
γ′m

)−2

∝ γ′−2
e (γ′e < γ′m) (2.122)

となる。以上より、冷却の効果が効く電子が少ない γ′c > γ′m (遅延冷却； slow cooling)の場合と全
ての電子に冷却の効果が効く γ′m > γ′c (急速冷却； fast cooling)の場合で、それぞれ電子のエネル
ギースペクトルの形は

n′e(γe)
′
slow ∝

{
γ′−p
e (γ′m < γ′e < γ′c)

γ′−(p+1)
e (γ′m < γ′c < γ′e)

(2.123)

n′e(γe)fast ∝

{
γ′−2
e (γ′c < γ′e < γ′m)

γ′−(p+1)
e (γ′c < γ′m < γ′e)

(2.124)

となることがわかる。
以上を踏まえ、相対論的衝撃波下流で加速された多数電子からのシンクロトロン放射のスペクト

ルを求める。単位体積あたりの放射スペクトル j′ν′ (放射係数; A.3節参照)は

j′ν′ =
dE′

dV ′dΩ′dt′′dν ′
=

1

4π

∫
n′e(γe)slow/fast

(
dE′

dω′dt′′

)
dω′

dν ′
dγ′e =

P ′
ν′

4π
(2.125)
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を計算すれば良い。ただし、P ′
ν′ は単位体積あたりの放射パワーとし、

P ′
ν′ ≡

∫
n′e(γe)slow/fastP

′
ν′(γ

′
e)dγ

′
e (2.126)

を計算していく。P ′
ν′(γ

′
e)は式 (2.113)で与えられているが、変形されたベッセル関数を含む式であ

り、厳密に計算するには、二重積分を実行する必要がある。ここでは、単一電子からのシンクロト
ロン放射の周波数は式 (2.115)で与えた νsynに集中するとし、それぞれの電子が式 (2.112)で与えた
P ′
synの放射強度を放つから、

P ′
ν′dν

′ ∼ P ′
syn(γ

′
e(ν

′))n′e(γ
′
e(ν

′))dγ′e (2.127)

として扱う。式 (2.115)より、

γ′e(ν
′) ∝ ν ′1/2,

dγ′e
dν ′

∝ ν ′−1/2 (2.128)

である。また、冷却を考慮した電子のエネルギースペクトルは式 (2.123)と式 (2.124) で与えたが、
まとめて n′e(γ

′
e)slow/fast ∝ γ′−s

e とおいて、式変形すると、

P ′
ν′ ∝ ν

1−s
2 (2.129)

となる。式 (2.123)と式 (2.124)で示した、冪指数をそれぞれに sに代入すれば、遅延冷却と急速冷
却を考慮した多数電子からのシンクロトロン放射スペクトルはそれぞれ

P ′
ν′, slow ∝


ν ′1/3 (ν ′ < ν ′m)

ν ′−(p−1)/2 (ν ′m < ν ′ < ν ′c)

ν ′−p/2 (ν ′m < ν ′c < ν ′)

(2.130)

P ′
ν′, fast ∝


ν ′1/3 (ν ′ < ν ′c)

ν ′−1/2 (ν ′c < ν ′ < ν ′m)

ν ′−p/2 (ν ′c < ν ′m < ν ′)

(2.131)

となる。ただし、ν ′ < min(ν ′m, ν
′
c) の帯域は、単一電子のエネルギースペクトルの式 (2.114) の

F (x′) ∝ x′1/3 (x′ ≪ 1) の重ね合わせに過ぎないので、P ′
ν′ ∝ ν ′1/3である。また、ν ′mと ν ′cはそれぞ

れ、電子のローレンツ因子が γ′e = γ′mと γ′e = γ′cである時のシンクロトロン周波数であり、

ν ′m = ν ′syn(γ
′
m, B

′) =
3eB′

4πmec
γ′2m (2.132)

ν ′c = ν ′syn(γ
′
c, B

′) =
3eB′

4πmec
γ′2c (2.133)

である。
次に、単位体積あたりの放射スペクトルの最大値を考える。遅延冷却および急速冷却のエネルギー

スペクトルの形、式 (2.123)と式 (2.124)から、γ′q = min(γ′m, γ
′
c)のエネルギーを持つ電子の数密度

が最も多くなり、最低エネルギーの電子が数的に圧倒することになる。つまり、加速された電子のほ
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とんどが γ′q のエネルギーを持つと考える。単位体積あたりに加速された電子の数は fenexなので、
これらの電子がそれぞれ典型的な放射パワー (式 (2.115))を放射すると考えれば、放射スペクトル
の最大値 P ′

ν′,maxは、

P ′
ν′,max = fen

′
exP

′
ν′,peak =

2mec
2σT

9e
fenexB

′ [erg s−1 Hz−1 cm−3] (2.134)

となる。

図 2.8: 相対論的衝撃波で加速された電子からのシンクロトロン放射のスペクトル

以上より、冷却を考慮した場合の、順行衝撃波下流静止系における、順行衝撃波で加速された電
子からの単位体積あたりのシンクロトロン放射のスペクトルがもとまった。ただし、シンクロトロ
ン自己吸収が効く低周波側のスペクトルには折れ曲がりが現れる (A.4節参照)。

2.1.7 標準理論モデルが予言する光度曲線
前節では、相対論的衝撃波下流静止系での相対論的衝撃波からのシンクロトロン放射のスペクト

ルを求めた。本節では、放射源から宇宙論的距離にいて、ジェットの中心軸上にいる観測者に観測
されるシンクロトロン放射のスペクトルと光度曲線を書き下す。
まず、スペクトルの観測者にとっての時間進化を考える。スペクトルの折れ曲がりを成す周波数

νmと νcは、放射体から宇宙論的距離にいる観測者に対して、式 (2.28)より、次のようにかける。

νm =
D

1 + z
ν ′m =

D

1 + z

3eB′

4πmec
γ′2m =

3
√
2em

5/2
p

(1 + z)π1/2m3
e

ϵ2ef
−2
e ϵ

1/2
B n1/2ex

(
p− 2

p− 1

)2

Γ4 (2.135)

νc =
D

1 + z
ν ′c =

D

1 + z

3eB′

4πmec
γ′2c =

1 + z

t2obs

27eme

128
√
2π1/2m

3/2
p c2σ2T

ϵ
−3/2
B n−3/2

ex Γ−4 (2.136)
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ただし、Dはドップラー因子 (2.1.2節参照)であり、ここでは観測者はジェット軸上にいる (ψ = 0)

とした。以上から、外部衝撃波のローレンツ因子 Γに依存する。断熱減速期の場合、式 (2.98)に従
い進化し、半径Rからの放射が観測者に届く時間は式 (2.27)の関係にあるので、それぞれの周波数
は観測者にとって次のような時間依存性があることがわかる。

νm,adi(tobs) =
3
√
3em2

p

4πm3
ec

5/2
(1 + z)1/2ϵ2ef

−2
e ϵ

1/2
B E

1/2
0

(
p− 2

p− 1

)2

t
−3/2
obs (2.137)

νc,adi(tobs) =
27c1/2eme

32
√
3mpσ2T

(1 + z)−1/2ϵ
−3/2
B n−1

ex E
−1/2
0 t

−1/2
obs (2.138)

次に、スペクトルのピークの時間進化を考える。式 (2.134)では、衝撃波下流静止系における、単
位体積あたりのシンクロトロン放射の最大値を求めた。観測されるフラックス Fν,maxは、宇宙論的
効果と相対論的効果を考慮すると、光度距離 dL、赤方偏移 z、ドップラー因子Dを用いて

Fν,max =
1 + z

4πd2L
Lν,max =

1 + z

4πd2L
D3

∫
4πj′ν′,maxdV

′ =
1 + z

4πd2L
D3

∫
P ′
ν′,maxdV

′ (2.139)

とかける。外部衝撃波が半径Rまで膨張したとき、放射体静止系での放射体体積は 4πR2∆R′であ
り、∆R′ ∼ R/Γ2 とかけることに注意し、ここでも観測者はジェット軸上 (ψ = 0)と考えると、

Fν,max =
1 + z

4πd2L

2mec
2σT

9e
fenexϵ

1/2
B B′R3Γ ∝ fen

3/2
ex R

3Γ2 (2.140)

となる。断熱減速期の場合、式 (2.98)に従い進化し、半径 Rからの放射が観測者に届く時間は式
(2.27)の関係にあるので、

Fν,max,adi =
1 + z

d2L

2
√
2mecσT

3eπ1/2m
1/2
p

fen
1/2
ex ϵ

1/2
B E0 (2.141)

とかけ、観測されるピークフラックスは時間変化しないことがわかる。これは、膨張により放射を
担う電子が増加する効果と、減速によるビーミングの効果の減衰により暗くなる効果がちょうど釣
り合っていることを意味する。以上から、遅延冷却と急速冷却のそれぞれの場合について、観測さ
れるスペクトルは次のようにまとめられる。

Fν, slow = Fν,max



(
ν

νm

)1/3

(ν < νm < νc),(
ν

νm

)−(p−1)/2

(νm < ν < νc),(
νc
νm

)−(p−1)/2( ν
νc

)−p/2

(νm < νc < ν)

(2.142)

Fν, fast = Fν,max



(
ν

νc

)1/3

(ν < νc < νm),(
ν

νc

)−1/2

(νc < ν < νm),(
νm
νc

)−1/2( ν

νm

)−p/2

(νc < νm < ν)

(2.143)
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さらに、断熱膨張期における時間依存性は次のようになる。

Fν,slow,adi(tobs) ∝


ν

1
3 t

1/2
obs (ν < νm < νc),

ν−
p−1
2 t

− 3(p−1)
4

obs (νm < ν < νc),

ν−
p
2 t

− 3p−2
4

obs (νm < νc < ν)

(2.144)

Fν,fast,adi(tobs) ∝


ν

1
3 t

1
6
obs (ν < νc < νm),

ν−
1
2 t

− 1
4

obs (νc < ν < νm),

ν−
p
2 t

− 3p−2
4

obs (νc < νm < ν)

(2.145)

次に、例として可視光 (ν = 5× 1014 Hz) とX線 (ν = 1× 1018 Hz) の光度曲線の概形を考える。
z = 0、p = 2.5、nex = 1 cm−3、ϵe = 0.1、ϵB = 0.01、E0 = 1052 erg の時の、νm,adiと νc,adiの時
間進化を描画すると図2.9となる。

図 2.9: 放射スペクトルの折れ曲がりに対応する周波数 νmと νcの時間進化と、可視光・X線の周波
数との関係

図より、Tcross ∼ 102 sが急速冷却と遅延冷却の境目の時間になっていることがわかる。可視光
は tobs < 102 s = Tcross の時間帯で νR < νc < νm、Tcross < tobs ≲ 2 × 103 s = T1 の時間帯で
νR < νm < νc、T1 < tobs < 106 s = T2の時間帯で νm < νc < νR のスペクトルに対応することがわ
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かり、X線についても同様に、tobs ≲ 0.2 s = T3の時間帯で νX < νc < νm、T3 < tobs ≲ 15 s = T4

の時間帯で νc < νX < νm、T4 < tobs < Tcross の時間帯で νc < νm < νX、tobs > Tcross では、
νm < νc < νX の関係にある。従って、標準理論モデルで予言される可視光 (ν = 5× 1014 Hz) とX

線 (ν = 1× 1018 Hz) の光度曲線の概形は次のようになる。

図 2.10: 可視光 (赤線) とX線 (緑線) の光度曲線の概形。

2.2 標準理論モデルの限界
前節では、標準理論モデルから予言される光度曲線を導出した。しかし、標準理論モデルでは説

明困難なイベントが多数報告されている。Liang et al. (2013) は、2011 年 11 月までに可視光残光
（R-band）が検出されたすべてのGRBのX線残光と可視光残光（R-band）を分析し、225個のイベ
ントのうち 146 個について十分なサンプリングが得られていることを示した。この 146個の中で、
GRB 050308 (de Ugarte Postigo et al. 2007)、GRB 070419A (Melandri et al. 2009)、GRB 071010A

(Covino et al. 2008)、XRF 071031 (Krühler et al. 2009b)、XRF 080330 (Guidorzi et al. 2009)、
GRB 080603A (Guidorzi et al. 2011)、GRB 080710 (Krühler et al. 2009a)、GRB 090510 (Nicuesa

Guelbenzu et al. 2012)、GRB 110205A (Cucchiara et al. 2011) のイベントにおいて、多波長で残
光が観測され、バースト発生から数千秒で光度が極大に達する特徴が見られた。また、可視光領域
においては無彩色的な振る舞いをしている。
さらに、Ror et al. (2025) でも 2005 年から 2018 年までにUVOT (紫外線) および XRF (X線)

で観測された 200 個のGRB残光の時間的特徴について統計解析を行ない、標準理論モデルで予言
されるような、単純なべき乗則に従う減衰を示す残光は全体の 30% 程度であることを示している。
Ror et al. (2025) で示された GRB の中で、GRB 060614 (Mangano et al. 2007)、GRB 090123、
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GRB 101023A、GRB 120326A (Melandri et al. 2014)、GRB 170519A、GRB 180115A の残光の
光度曲線に、バースト発生から数千秒以降で無彩色的な極大が見られている。
本節では、以上の観測結果で見られる、無彩色的な極大を示す残光曲線は、標準理論モデルでは

説明困難であることを説明する。標準理論モデルから予想されるピーク時刻は 2.1.7 節での考察か
らもわかるように、スペクトルのピークを形成する周波数が、観測された残光の周波数を横切る時
刻であると考えられる。例えば、遅延冷却の場合は νm が赤外・可視光帯域を横切る時刻に対応す
る。式 (2.137)より、νmが赤外・可視光帯域 νIR,Optに到達する時刻 Tmは

Tm = A2/3ν
−2/3
IR,Opt (2.146)

とかける。ただし、ここで式 (2.137)の係数部分を Aで置き換えた。したがって、光度が極大を迎
える時刻は、周波数に依存することがわかる。これは、急速冷却の場合にも同様のことが言え、依
存性は Tc ∝ ν−2

IR,Optとなり、遅延冷却の場合よりも依存性が強くなる。したがって、観測で見られ
ている、無彩色的な光度の極大を断熱減速期のシンクロトロン放射の時間発展で解釈することは困
難である。
自由膨張期から断熱減速期 (爆風) へ移り変わる時刻で光度の極大を形成しているとすれば、無彩

色的な光度の極大を説明できる可能性がある。自由膨張期でのジェットの進化は、式 (2.88)で与え
られた。したがって、自由膨張期の順行衝撃波からのシンクトロトン放射の時間進化も2.1.7節と同
様に、次のように導くことができる。
まず、スペクトルの折れ曲がりを形成する周波数 νmと νcは式 (2.135)、式 (2.136)より

νm,free(tobs) ∝ t0obs (2.147)

νc,free(tobs) ∝ t−2
obs (2.148)

とかける。また、式 (2.140)より自由膨張期での観測されるスペクトルの最大値は

Fν,max,free ∝ t3obs (2.149)

とかける。

図 2.11: 自由膨張期での順行衝撃波からのシンクロトロン放射のスペクトルの進化
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したがって、光度曲線は遅延冷却の場合、

Fν = Fν,max



(
ν

νm

)1/3

(
ν

νm

)(1−p)/2

(
νc
νm

)(1−p)/2( ν
νc

)−p/2

∝


t3obs (ν < νm),

t3obs (νm < ν < νc),

t2obs (νc < ν)

(2.150)

(2.151)

となり、急速冷却の場合、

Fν = Fν,max



(
ν

νc

)1/3

(
ν

νc

)−1/2

(
νm
νc

)−1/2( ν

νm

)−p/2

∝


t
11
3
obs (ν < νc),

t2obs (νc < ν < νm),

t2obs (νm < ν)

(2.152)

以上から、自由膨張期では、光度曲線は増光することがわかる。したがって、自由膨張期間から断
熱減速期間への移り変わりでは、周波数に寄らないピークを形成できる可能性がある。ただし、観
測から報告されている、増光指数 0乗や 1乗よりも急激な増光が予言されるため、整合性がとれな
い。さらに、自由膨張期間から断熱減速期間への移り変わる観測者系での典型的な時刻も

Tdec = (1 + z)
Rdec

2cΓ2
0

∼ 90 秒
(

E0

1052 erg

)1/3( Γ0

100

)−8/3 ( n0
1 cm−3

)−1/3
(2.153)

と評価されるので、数千秒まで自由膨張を再現するには、より大きな爆発エネルギーE0あるいは、
より小さい密度 n0など、極端なパラメータ値が要求されると考えられる。

2.3 初期残光に対する理論モデル
前節では、標準理論モデルでは説明が困難な観測結果を示した。相対論的衝撃波下流での粒子加

速機構や起源天体の性質には未解明の部分が多く、さらに計算の簡略化のために標準モデルではい
くつかの仮定が置かれている。これらの仮定の範囲を超えた観測結果は、標準モデルが捉えていな
い情報を含んでいる可能性がある。
本節では、標準理論モデルで未考慮であった要素を詳細に検討することで、初期残光の観測結果

を説明する可能性を検討する。具体的には、以下の三つの仮説について取り扱う：
1. 構造を持つジェットの開き角外視線 (off-axis structured jet) モデル
2. 冪乗則に従う外部媒質密度分布モデル
3. シェルの厚みの効果を考慮したモデル

これらの仮説を検証することで、初期残光が与える理論的制約を明らかにし、ガンマ線バーストの
起源の理解につなげることを目的とする。本研究ではまず、構造を持つジェットの開き角外視線モ
デルを検証した。その結果得られた示唆に基づき、次に冪乗則に従う外部媒質密度分布およびシェ
ルの厚みの効果に関する仮説を検討した。
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2.3.1 構造を持つジェットの開き角外視線モデル (off-axis structured jet)

標準的な残光モデルでは、ジェットの内部構造は考慮せず、一様なエネルギー分布をもつジェッ
トを軸上方向から観測する描像が広く用いられてきた。しかし実際のジェットは必ずしも一様では
なく、数値シミュレーションではガウス型や冪乗分布など、より複雑な角度依存性を示すことが報
告されている (Gottlieb et al. 2021; Mizuta et al. 2013; Morsony et al. 2007; Zhang et al. 2003)。
このような「構造をもつジェット」の描像では、ジェット軸からの角度によって放射の寄与が異なる
ため、観測者の視線角との組み合わせが観測される残光に顕著な影響を及ぼす。したがって、残光
観測からジェットの角度構造を推定できれば、中心エンジンにおけるジェットの形成過程や伝播機
構を理解する上で重要な手がかりとなる (Gottlieb et al. 2021; Mizuta et al. 2013; Morsony et al.

2007; Zhang et al. 2003)。
本節では、先行研究で提案されてきた代表的な構造ジェットモデル（Top-hat型、Gaussian型）

に基づき、ジェットの開き角よりも外側から観測された場合に期待される残光の特徴について説明
する (Ryan et al. 2020)。そのためにまず、ジェットの角度依存性を表現する量を定義する。軸対
称ジェットの中心軸を θ = 0とし、この座標系において単位立体角あたりのエネルギーを dE/dΩと
する。これを球対称に換算したエネルギー分布

E(θ) ≡ 4π
dE

dΩ
(2.154)

を導入し、ジェット構造の違いをE(θ)の形で記述する。
本研究ではE(θ)として、単純でありながら広く用いられているTop-hat型とGaussian型の 2種

類を採用する。Top-hat型ジェットは

E(θ) =

{
E0 (θ ≤ θj),

0 (θ > θj),
(2.155)

と表され、角度 θj まで一様なエネルギー分布を仮定する。一方、Gaussian型ジェットは

E(θ) =

E0 exp

(
− θ2

2θ2c

)
(θ ≤ θj),

0 (θ > θj),

(2.156)

で与えられ、中心軸付近（θ ≲ θc）にエネルギーが強く集中する特徴をもつ。ここで、ジェットの
開口角で補正される「真のジェットエネルギー」Ej は

Ej = 2

∫ 2π

0
dϕ

∫ θj

0
dθ sin θ

E(θ)

4π
(2.157)

で定義される。この定義を用いると、Top-hat型のジェット構造を課した場合の真のジェットエネル
ギーはEj ∼ E0θ

2
j/2となり、Gaussian型のジェット構造を課した場合はEj ∼ E0θ

2
c [1−exp(−θ2j/2θ2c )]

となる。さらに、ジェットの角度構造を特徴づけるもう一つの重要な量は初期ローレンツ因子の角
度分布 Γ(θ)である。本研究ではこれについて、Ryan et al. (2020)に従って以下の 2つの仮定を考
える。1つは Γ(θ) = Γ0とし、角度に依存せず一定とする場合（Gamma Flat: 以下、GF）である。
もうひとつは Γ(θ) = 1 + (Γ0 − 1)E(θ)/E0 とし、初期の質量分布が角度に対して一様である場合
（Gamma-Even Mass: 以下、GEM）である。
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ジェットの中心軸からの角度に応じて異なるエネルギーをもつ放射体のダイナミクスは異なるた
め、位置 r(θ)にいる放射体からの放射が観測者に届く時間は

T (θ) ≡ T (r(θ), θ) ∼ (1 + z)
r(θ)

2cΓ(r, θ)2
(
1 + Γ(r, θ)2|θobs − θ|2

)
(2.158)

と、角度依存性を示す。これより、断熱減速期が開始する半径 Rdec(θ)で放射された光子が観測者
に届く時刻 Tdec(θ)は

Tdec(θ) = T (Rdec(θ), θ) ∼ (1 + z)

(
3E(θ)

32πn0mpc5

) 1
3 1 + Γ(θ)2|θobs − θ|2

Γ(θ)8/3
(2.159)

と見積もられる。ただし、Γ(r = 0, θ) = Γ(θ)である。一方、断熱減速期に相対論的ビーミング角
を外れている観測者に明るい放射が届き始める時刻 Tb(θ)は、θobs − θ ∼ Γ(r, θ)−1 を満たす半径
r = Rb(θ)で放射された光子を考えれば良いので、

Tb(θ) = T (Rb(θ), θ) ∼ (1 + z)

(
3E(θ)

4πn0mpc5

) 1
3

|θobs − θ|
8
3 (2.160)

と見積もれる。したがって、ジェットの端の放射が観測者に届く (ジェットブレイク)時刻 Tjetは

Tjet = Tb(θj) ∼ (1 + z)

(
3E(θj)

4πn0mpc5

) 1
3

|θobs ± θj |
8
3 (2.161)

となる。
ここで、Tb(θ)で観測されるシンクロトロン放射の光度 Fν,b(θ)を見積もる。この期間は断熱減速

期であるため、ジェット軸からの角度 θ方向に運動するそれぞれの放射体から放射されるシンクロ
トロン放射は、2.1.7節で説明したスペクトル進化をするので、

Fν,max(θ) =
ΩNe

4π

Pν,max

Ωd2L
∼

√
2σT cme

3π1/2ed2Lm
1/2
p

fen
1/2
0 ϵ

1/2
B E(θ) (2.162)

νm(r, θ) =
3
√
2em

5/2
p

(1 + z)π1/2m3
e

ϵ
1/2
B ϵ2ef

−2
e n

1/2
0

(
p− 2

p− 1

)2 Γ(r, θ)4

Γ(r, θ)2|θobs − θ|2 + 1
(2.163)

νc(r, θ) =
27eme(1 + z)

128
√
2π1/2σ2T c

2m
3/2
p

ϵ
−3/2
B n

−3/2
0

(Γ(r, θ)2|θobs − θ|2 + 1)2

Γ(r, θ)4
1

T (θ)2
(2.164)

である。r = Rb(θ)を満たす時刻では、Γ(r, θ) = Γ(Rb, θ) = (θobs − θ)−1 を満たすのであったから、

νm(Rb, θ) =
3
√
2em

5/2
p

(1 + z)2π1/2m3
e

ϵ
1/2
B ϵ2ef

−2
e n

1/2
0

(
p− 2

p− 1

)2

(θobs − θ)−4 (2.165)

νc(Rb, θ) =
27eme(1 + z)

32
√
2π1/2σ2T c

2m
3/2
p

ϵ
−3/2
B n

−3/2
0 (θobs − θ)4Tb(θ)

−2 (2.166)
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と書き換えられる。したがって、急速冷却 (fast cooling)の場合

Fν,b(θ) = Fν,max(θ)



(
ν

νc(Rb, θ)

) 1
3

(
ν

νc(Rb, θ)

)− 1
2

(
νm(Rb, θ)

νc(Rb, θ)

)− 1
2
(

ν

νm(Rb, θ)

)− p
2

∝


E(θ)

11
9 |θobs − θ|

4
9 (ν < νc),

E(θ)
2
3 |θobs − θ|−

2
3 (νc < ν < νm),

E(θ)
2
3 |θobs − θ|

4−6p
3 (νm < ν)

(2.167)

遅延冷却 (slow cooling)の場合

Fν,b(θ) = Fν,max(θ)



(
ν

νm(Rb, θ)

) 1
3

(
ν

νm(Rb, θ)

) 1−p
2

(
νc(Rb, θ)

νm(Rb, θ)

) 1−p
2
(

ν

νc(Rb, θ)

)− p
2

∝


E(θ)|θobs − θ|

4
3 (ν < νm),

E(θ)|θobs − θ|2(1−p) (νm < ν < νc),

E(θ)
2
3 |θobs − θ|

4−6p
3 (νc < ν)

(2.168)

となる。これは、θ ̸= θobsを運動する放射体からの放射が、断熱減速期による相対論的ビーミング
効果の弱まりによって観測者に明るい放射が届き始める時刻でのフラックスを与える。
以上から、初期残光の観測結果で示される増光指数 ∼ 1 を断熱減速期における構造化ジェットの

相対論的ビーミング効果が弱まることにより説明するためには、構造化ジェットのさまざまな角度
からの放射が次々に観測者に届き増光を形成するような

log(Fν,b(θmax)/Fν,b(θnear))

log(Tb(θmax)/Tb(θnear))
∼ 1 (観測されている増光指数) (2.169)

を満たすジェット構造、あるいは視線方向が要求されると考えられる。ただし、θmax とは、Tb の
時刻で観測された光度の極大値とその時刻を与えるような放射体の運動方向である。また、θnearと
は、視線方向の最も近くを運動する放射体の運動方向であり、θnear = min(θj , θobs)である。ただし、
Tb(θobs) = 0であるため、min(θj , θobs) = θobsの場合は式 (2.158)より T (θobs)で与えられると考え
る。θnear から θmax への変化に伴って、Fν,b(θ)は増加するような関数型であると考える。さらに、
ν < min(νm, νc)の場合では、相対論的ビーミング効果が弱まることで増光した後、∝ T 1/2または
∝ T 1/6で増光し、周波数に依存するような光度の極大極大時刻を迎えてしまう。無彩色的な極大時
刻を示す周波数帯は ν > min(νm, νc)を満たすことも要求されると考えられる。
ただし、構造をもつジェットからの残光の光度曲線についての解析的評価には限界があり、数値

計算を行うことで、仮説の妥当性について検討する必要がある。

53



図 2.12: 3つのジェットモデルを仮定した場合の可視光 (5 × 1014 Hz) の残光曲線。パラメータは
いずれのジェットモデルにおいても、E0 = 1053 erg、Γ0 = 200、θc = 0.05 rad (Gaussian 型のみ)、
θj = 0.1 rad、θobs = 0.15 rad、n0 = 1 cm−3、ϵe = 0.01、ϵB = 0.001、fe = 0.5 とした。なお、残
光の計算には afterglowpy (4.2.1 節参照) を用いた。

2.3.2 冪乗則に従う外部媒質密度分布モデル
標準的な理論モデルでは、外部媒質は一様密度分布をもつと仮定した ISM型密度分布が広く採用

されてきた。しかし、実際の外部媒質は爆発前の親星から吹く星風の影響や、伴星からの降着物質
などにより、非一様な密度分布中をジェットが伝播し残光を放射している可能性がある (Chevalier

et al. 1999, 2000; Mimica et al. 2011) (A.2.2も参照)。外部媒質の密度構造はジェットのダイナミ
クスに直接影響し、その結果として残光の増光・減光指数に反映される。したがって、増光期間の
観測データは外部媒質の密度分布に関する情報を含んでおり、残光の理論的解釈を通じて爆発環境
や起源の解明に迫る重要な手がかりとなり得る (Chevalier et al. 1999, 2000; Mimica et al. 2011)。
本節では、これらの先行研究に従い、外部媒質の密度分布が冪乗則に従うと仮定した場合に予想

される、残光の光度曲線について定量的に考察する。質量放出率が一定 (Ṁ = const.) で、星表面で
の初速度を保ったまま一定の速度 (vw) で噴出物が広がっていく場合を考えると、噴出物の密度 ρ は

dM

dt
= 4πr2vwρ = const.

ρ =
Ṁ

4πr2vw
[g/cm3] (2.170)
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となる。この噴出物を恒星風と仮定すると、その粒子数密度 n は

n =
ρ

µmp
=

Ṁ

4πµmpr2vw
∝ r−2 (2.171)

となる。ここで µ は平均分子量であり、恒星風中の元素組成に応じて µ ∼ 1 と置く。本研究ではよ
り一般に、周囲の物質の密度が

nex = n0

(
r

r0

)−k

(2.172)

で分布していると仮定する。k = 0の場合は一様密度分布の星間物質 (ISM型密度分布)を意味し、
k = 2の場合は質量放出率及び噴出物の速度が一定の星風 (Wind) 型密度分布を意味する。Wind型
密度分布を仮定した超新星近傍の Ṁ や vwの値を参考にすると (Yaron et al. 2017)、

n0r
2
0 =

Ṁ

4πmpvw
∼ 1.4× 1035 cm−1

(
mp

1.7× 10−24 g

)−1
(

Ṁ

10−6M⊙yr−1

)(
vw

108 cm/s

)−1

という値になることがわかる。以降では、この一般化した密度分布式 (2.172)を仮定して議論を進
める。
2.1.5節で述べた、外部物質との相互作用をしながら伝播する爆風のダイナミクスが、冪乗則に従

う外部媒質密度分布を仮定することにより次のように修正される。順行衝撃波が中心エンジンから
半径Rに到達した段階で掃き集められている全粒子数は

N(R) =

∫ R

0
dr

∫ π

0
dθ

∫ 2π

0
dϕ n0

(
r

r0

)−k

r2 sin θ =
4πn0r

k
0

3− k
R3−k (2.173)

となる。かき集められた星間物質が波面に∆Rの厚みのシェルを形成すると、シェル内部にある全
粒子数は

N(R) =

∫ R+∆R

R
dr

∫ π

0
dθ

∫ 2π

0
dϕ ndr

2 sin θ ∼ 4πnd∆RR
2 (∵ ∆R/R≪ 1) (2.174)

である。衝撃波面前後での粒子数保存より、
4πn0r

k
0

3− k
R3−k = 4πnd∆RR

2 (2.175)

を満たす。相対論的衝撃波面前後で成り立つジャンプ条件式 (2.89)と式 (2.91)は今の場合も順行衝
撃波面前後で成り立つので、これらを代入し∆Rについて解くと、

∆R ∼ rk0
3− k

1

4Γ2
FS

R1−k (2.176)

となる。また、爆発の全エネルギーは掃き集められたシェルに担われていると考え、式 (2.97)は成
り立つ。ジャンプ条件式 (2.90)と式 (2.176)より、断熱近似の元での順行衝撃波のローレンツ因子
ΓFSは

ΓFS =

√
3− k

4πn0rk0mpc2
R

k−3
2 E

1/2
0 ∝

{
R−3/2 (if k = 0),

R−1/2 (if k = 2).
(2.177)
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となる。この結果から、外部媒質の密度分布が一様である ISM型に比べて、密度勾配があるWind

型の方が減速を受けにくいことがわかる。また、断熱減速期が開始する半径Rdecはシェルがかき集
める外部物質のエネルギーが爆発エネルギーに匹敵する半径なので、

Rdec =

(
(3− k)E0

4πn0mpc2Γ2
0

) 1
3−k

r
k

k−3

0 =


(

3E0

4πn0mpc2Γ2
0

)1/3

(if k = 0),

E0

4πn0mpc2Γ2
0

1

r20
(if k = 2).

(2.178)

となる。
次に、冪乗則に従う外部媒質密度分布の場合の、シンクロトロン放射のスペクトル進化を考える。

衝撃波下流で増幅される磁場は

B′ =
√
32πϵBn0rk0mpc2R

−k/2ΓFS (2.179)

となる。観測者が観測するエネルギーフラックスの最大値 Fν,maxは、観測者から光源までの距離を
dLとすると

Fν,max =
ΩNe

4π

Pν,max

Ωd2L
∼ 4

√
2π1/2c3σTmem

1/2
p

3e(3− k)d2L
fe(n0r

k
0)

3/2ϵ
1/2
B R3(2−k)/2Γ2

FS

(2.180)

となる。したがって、自由膨張期 (ΓFS = Γ0)におけるスペクトルの最大値の観測者時間に対する依
存性は

Fν,max,free ∝ R
3(2−k)

2 Γ2
0 ∝ t

3(2−k)
2

obs ∝

{
t3obs (if k = 0),

t0obs (if k = 2).
(2.181)

となる。また、断熱減速期 (ΓFS ∝ R(k−3)/2)におけるスペクトルの最大値の観測者時間に対する依
存性は

Fν,max,dec ∝ R
3(2−k)

2 Γ2
FS ∝ R

−k
2 ∝ t

− k
2(4−k)

obs ∝

{
t0obs (if k = 0),

t
−1/2
obs (if k = 2).

(2.182)

となる。これらの結果を整理すると次のようになる。

• ISM型分布 (k = 0)：自由膨張期では t3obs に比例して急激に増光するが、断熱減速期に入る
と時間依存性が消え、ほぼ一定の明るさとなる。

• Wind型分布 (k = 2)：自由膨張期ではほぼ一定に保たれるが、断熱減速期に入ると t
−1/2
obs に

比例して急激に減光する。

この差は、各ダイナミクスにおける「掃き集められる電子数」と「衝撃波下流で増幅される磁場」の
時間発展の違いに起因する。ISM型では自由膨張期に磁場がほぼ一定に保たれるため、膨張に伴う
電子数の増加がそのまま放射へ反映される。対してWind型では、膨張とともに磁場が弱まり、電
子数の増加も抑制されるため、明るさの増光は見られない。さらに断熱減速期では、ジャンプ条件
が緩和されることで磁場増幅が弱まり、ISM型では光度が一定に落ち着くのに対し、Wind型では
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急速な減光へと転じる。以上より、自由膨張期・断熱減速期のいずれにおいても、光度進化を決定
づける主要因は「掃き集める放射電子数」と「増幅される磁場強度」であり、それらの時間発展が
媒質分布の違いを通じて観測的特徴に直結していることがわかる。
次に、スペクトルの折れ曲がりを特徴づける周波数 νmおよび νcについて、外部媒質の密度分布

が冪乗則に従う場合を考える。まず、衝撃波面で加速された電子の典型的なエネルギー γmを担う
電子が放射する周波数 νmは

νm =
D

1 + z

eB′

2πmec
γ′2m =

4
√
2em

5/2
p

(1 + z)π1/2m3
e

ϵ
1/2
B ϵ2ef

−2
e

√
n0rk0

(
p− 2

p− 1

)2 Γ4
FS

Γ2
FSψ

2 + 1
R− k

2 (2.183)

で与えられる。観測者が光源の運動方向にほぼ一致している (Γ2
FSψ

2 ≪ 1) 場合、νm ∝ Γ4
FSR

−k/2

の依存性をもつ。特に自由膨張期 (ΓFS = Γ0) では

νm, on-axis, free =
4× 2

1−k
2 ec−k/2m

5/2
p

(1 + z)
2−k
2 π1/2m3

e

ϵ
1/2
B ϵ2ef

−2
e

√
n0rk0

(
p− 2

p− 1

)2

Γ4−k
0 t

−k/2
obs ∝ t

−k/2
obs (2.184)

となり、密度勾配が急な媒質ほど νm は観測者時間に対して急激に減少する。この挙動は、放射を
担う電子の加速を誘導する下流磁場の増幅が、周囲の密度勾配が大きいほど抑制されることに起因
する。γm 自身は式 (2.108) に示される通り、自由膨張期には媒質の密度勾配には依存しない。した
がって、νm の時間進化を決定する主要因は「磁場強度の時間発展」であることがわかる。一方、断
熱膨張期 (ΓFS ∝ R(k−3)/2) では

νm, on-axis, dec ∼ (1 + z)1/2
3(3− k)1/2em2

p

4πm3
ec

5/2
ϵ
1/2
B ϵ2ef

−2
e E

1/2
0

(
p− 2

p− 1

)2

t
−3/2
obs ∝ t

−3/2
obs (2.185)

となる。外部慣性系における距離 R 依存性は νm(R) ∝ R− 12−3k
2 であり、密度勾配 k が大きいほど

νm の減少は緩やかになる。これは、媒質の密度勾配が急な場合、シェルが膨張しても減速が弱く、
放射を担う電子のエネルギーが比較的保たれるためである。しかし、観測者時間に対する挙動では、
tobs ∝ R/Γ2 の変換により、νm(R) の k 依存性が打ち消され、最終的に νm ∝ t

−3/2
obs という普遍的

な時間依存性が得られる。言い換えると、密度分布の違いはダイナミクス（R-Γ の関係）には現れ
るが、観測者が測る時間進化では Γ の効果と相殺され、k に依存しないスケーリングが現れる。
次に、冷却周波数 νcについて考える。冷却時間 Tcは下流で増幅される磁場B′が密度勾配の影響

を受けることにより

Tc =
1 + z

D

6πmec

σTγeB′2
(Γψ)2 + 1

Γ
=

1 + z

Γ2D

3me

16σTγeϵBmpc

Rk

n0rk0
(2.186)

となる。したがって、Tc = T を満たす電子のローレンツ因子は

γ′c =
1 + z

Γ2D

3me

16σT ϵBmpc

Rk

n0rk0

1

T
(2.187)

となる。よって、νcは

νc =
D

1 + z

eB′

2πmec
γ′2c =

9
√
2eme(1 + z)

128π1/2σ2T c
2m

3/2
p ϵ

3/2
B

R3k/2

(n0rk0)
3/2

((Γψ)2 + 1)2

Γ4

1

T 2
(2.188)
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で与えられる。観測者が光源の運動方向にほぼ一致している (Γ2
FSψ

2 ≪ 1) 場合、νc ∝ Γ−4
FSR

3k/2t−2
obs

の依存性をもつ。特に自由膨張期 (ΓFS = Γ0) では

νc, on-axis, free ∼
9× 2

1+3k
2 emec

3k−4
2 (1 + z)

2−3k
2

128π1/2σTm
3/2
p ϵ

3/2
B (n0r0)3/2

Γ3k−4
0 t

3k−4
2

obs ∝ t
3k−4

2
obs (2.189)

となり、断熱膨張期 (ΓFS ∝ R(k−3)/2) では

νc, on-axis, dec ∼
(1 + z)−

k+4
8−2k 27× 2

8−3k
4−k (3− k)

3k−4
8−2k emeE

3k−4
8−2k

0 t
3k−4
8−2k

obs

128π
2k

8−2kσ2T c
3k−4
8−2km

8−k
8−2k
p ϵ

3/2
B (n0rk0)

4
4−k

∝ t
3k−4
8−2k

obs (2.190)

となる。
以上のスペクトルの時間進化の議論から導かれる光度曲線を以下の示す。自由膨張期で、急速冷

却 (fast cooling)の場合

Fν = Fν,max



(
ν

νc

)1/3

(
ν

νc

)−1/2

(
νm
νc

)−1/2( ν

νm

)−p/2

∝


t
11−6k

3
obs (ν < νc),

t
8−3k

4
obs (νc < ν < νm),

t
8−k(2+p)

4
obs (νm < ν)

(2.191)

自由膨張期で、遅延冷却 (slow cooling)の場合

Fν = Fν,max



(
ν

νm

)1/3

(
ν

νm

)(1−p)/2

(
νc
νm

)(1−p)/2( ν
νc

)−p/2

∝


t
9−4k

3
obs (ν < νm),

t
12−(5+p)k

4
obs (νm < ν < νc),

t
8−(2+p)k

4
obs (νc < ν)

(2.192)

断熱膨張期で、急速冷却 (fast cooling)の場合

Fν = Fν,max



(
ν

νc

)1/3

(
ν

νc

)−1/2

(
νm
νc

)−1/2( ν

νm

)−p/2

∝


t
− 2−3k

3(4−k)

obs (ν < νc),

t
− k−4

2(8−2k)

obs (νc < ν < νm),

t
− 3p(8−2k)−12

4(8−2k)

obs (νm < ν)

(2.193)

断熱膨張期で、遅延冷却 (slow cooling)の場合

Fν = Fν,max



(
ν

νm

)1/3

(
ν

νm

)(1−p)/2

(
νc
νm

)(1−p)/2( ν
νc

)−p/2

∝


t
2−k
4−k

obs (ν < νm),

t
12−5k−3p(4−k)

4(4−k)

obs (νm < ν < νc),

t
8−2k−3p(4−k)

2(8−2k)

obs (νc < ν)

(2.194)
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となる。以上から、初期残光の観測結果で示される増光指数 ∼ 1 を説明するためには、自由膨張
期であれば、密度勾配は 0.8 < k < 2.2 の範囲に制約され、断熱減速期であれば、式 (2.194)より
k ∼ 2.33（ただし ν < νc < νm を満たす場合）が要求されることが分かる。ただし、νm や νc の交
差時刻で光度が極大を迎えるシナリオでは、無彩色的なピークを形成することはできない。自由膨
張期から断熱減速期へ移行するタイミングでは、無彩色的なピークを実現できるので (2.2節参照)、
その観点からも自由膨張期における増光を考えることが自然である。

2.3.3 シェルの厚みの効果を考慮したモデル
前節（2.3.2）では、増光指数 ∼ 1 を説明し得る密度勾配について検討した。しかし、自由膨張期

から断熱減速期への移行は典型的に 100 秒程度で起こると考えられ (2.2節参照)、数千秒規模で現
れる、遅く無彩色的な光度の極大を説明するには不十分である。したがって、より長い時間スケー
ルで観測される初期残光を説明するためには、追加の物理的要素を導入することが自然である。
標準的な残光モデルでは、外部衝撃波（接触不連続面、逆行衝撃波、順行衝撃波から構成される）

が形成された後、残光放射は主として順行衝撃波に支配されると仮定し、シェルの厚みの効果はし
ばしば無視されてきた。しかし近年の数値シミュレーションは、この効果が無視できず、とくに数
千秒から数万秒までの初期残光において顕著に現れることを示唆している (Kusafuka et al. 2025a,

2023)。
そこで本節では、シェルの厚みの効果を考慮したモデルを検討する (Kusafuka et al. 2025a,b; Yi

et al. 2013)。具体的には、式 (2.65)で与えた順行衝撃波のダイナミクスを拡張し、冪乗則に従う外
部媒質密度分布のもとでの進化を導出する。その上で、予想される残光の光度曲線を定量的な評価
を行う。
まず、セドフ長 lS は式 (2.66)で定義したが、冪乗則に従う外部媒質密度分布を考慮し、次のよう

に定義し直す。

lS =

(
(3− k)E0

4πmpc2(n0rk0)

) 1
3−k

(0 < k < 3) (2.195)

ただし、セドフ長が 0以下になってしまうので物理的に非整合になることを避けるため、0 < k < 3

で成り立つものとした。半径Rまで膨張した時の ejecta静止系での ejectaの粒子数密度 n′4は

n′4 =
E0

4πmpc2R2∆0Γ2
0

(2.196)

とかける。ejectaが半径Rまで膨張した時の星間空間の粒子数密度は、

n′1 = n0

(
R+∆0

r0

)−k

= n0

(
R

r0

)−k (
1 +

∆0

R

)−k

≃ n0

(
R

r0

)−k

(R≫ ∆0) (2.197)

なので、
n′4
n′1

=
E0

4πmpc2(n0rk0)R
2−k∆0Γ2

0

=
l3−k
S

(3− k)∆0Γ2
0

Rk−2 (2.198)

となる。以上より、逆行衝撃波が相対論的になる半径RN は、

RN =

(
l3−k
S

(3− k)∆0Γ4
0

) 1
2−k

(2.199)
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とかける。ただし、k ̸= 2とした。k = 2のときは fnは半径依存性を持たなくなり、相対論的な逆
行衝撃波かそうでないかは初期値で決まる。相対論的な逆行衝撃波になる条件は、初期のシェル幅
とローレンツ因子が

∆0Γ
4
0 ≥ lS (2.200)

を満たすことである。また、2 < k < 3のときは括弧内の物理量が大きくなればなるほど、RN は小
さい値になる関係性であることがわかる。逆行衝撃波がシェルを横切る半径R∆は

R∆ = A
2

4−k

(
1

3− k

) 1
4−k

l
3−k
4−k

S ∆
1

4−k

0 (2.201)

ただし、逆行衝撃波が相対論的な場合 (Γ2
0/fn ≫ 1)はA = 1/2を取り、非相対論的な場合 (Γ2

0/fn ≪ 1)

は A = 3/
√
14をとるものとする。シェルのかき集めた星周物質質量が噴出物質量に等しくなる半

径Rγ は

Rγ = lSΓ
− 2

3−k

0 (2.202)

となる。最後に、シェルの厚みの膨張が無視できなくなる半径Rspは星間空間の密度勾配は関係な
いので、式 (2.76)と同等である。ここで、無次元量 ξkを以下のように定義する。

ξk ≡
(
lS
∆0

)1/2

Γ
− 4−k

3−k

0 (2.203)

これを用いると、冪乗則に従う外部媒質密度分布を仮定した場合の、シェルの厚みの効果を考慮し
たダイナミクスを特徴づける半径は

ξ
− 2

2−k

k RN ∼ ξ
2

4−k

k R∆ ∼ Rγ = ξ2kRsp (0 < k < 3, k ̸= 2) (2.204)

の関係性で結びつくことがわかる (Yi et al. 2013)。順行衝撃波下流と、逆行衝撃波下流が接触不連
続面で釣り合い、外部慣性系から見た順行衝撃波および逆行衝撃波の上下流が相対論的運動をして
いる場合には、式 (2.65)が成り立つ。分母の n′1/n

′
4が式 (2.198)に従うことから、

ΓFS =
Γ0[

1 + 2Γ0

√
n′
1(R)

n′
4(R)

]1/2 = Γ0

(
1 + 2Γ2

0

√
(3− k)∆0

l3−k
S

R
2−k
2

)− 1
2

(2.205)

が得られる。なお、自由膨張期から遷移期への移行はおおよそ式 (2.205) の分母の第二項が 1 程度
にる段階と推定され、その半径 Rtra は

Rtra ∼

(
l3−k
S

4(3− k)∆0Γ4
0

) 1
2−k

=

(
E0

16πmpc2(n0rk0)∆0Γ4
0

) 1
2−k

(2.206)

となる。遷移期間が支配的となる状況は分母の第一項の 1 が無視できる時であり、近似形：

ΓFS ∼

(
l3−k
S

4(3− k)∆0

)1/4

R
k−2
4 (2.207)

60



が成り立つ状況を考える。この近似は Γ ≫ 1 かつ n′1(R) ≳ n′4(R) の領域で成り立ち、すなわち
シェルの膨張により噴出物の粒子数密度 (n′4 ∝ R−2) が外部媒質の密度 (n′1 ∝ R−k) より小さくな
る段階に対応する。外部衝撃波の中心エンジンからの距離 R が大きくなるにつれて、そのローレン
ツ因子は、図2.13 に示すように、自由膨張期から遷移期、そして断熱減速期へと移り変わっていく。

図 2.13: シェルの厚みの効果を考慮した外部衝撃波のダイナミクスの概形。Rtraは自由膨張期から
遷移期へ移り変わる半径で、RBMは遷移期から断熱減速期へ移り変わる半径を表す。

断熱減速期で近似できるようになる半径が、シェルの厚みを考慮しない場合に比べて遅れること
が予想される。遷移期間におけるシンクロトロン放射のスペクトルの時間進化から、緩やか (観測
者時間の 1乗や 0乗) な光度曲線が再現できるかをここでは考える。
観測者が観測するエネルギーフラックスの最大値 Fν,maxは式 (2.181)で与えられるので、遷移期

間 (ΓFS ∝ R(k−2)/4)におけるスペクトルの最大値の観測者時間に対する依存性は

Fν,max,trans ∝ R
3(2−k)

2 Γ2
FS ∝ R2−k ∝ t

2(2−k)
4−k

obs (2.208)

で与えられる。衝撃波面で加速された電子の典型的なエネルギー γm を担う電子が放射する周波数
νm は

νm,on-axis, trans ∼
3
√
2em2

p

8πc2m3
e

ϵ
1/2
B ϵ2ef

−2
e

(
p− 2

p− 1

)2

E
1/2
0 ∆

−1/2
0 t−1

obs ∝ t−1
obs (2.209)

となり、冷却周波数 νcは

νc,on-axis, trans ∼
27eme(1 + z)

2k
k−4

2
36−5k
2(4−k)π

k
4−kσ2Tm

4
4−k
p

ϵ
− 3

2
B (n0r

k
0)

4
k−4E

3k−4
8−2k

0 ∆
4−3k
8−2k

0 t
3k−4
4−k

obs ∝ t
3k−4
4−k

obs (2.210)

となる。以上より、シェルの厚みを考慮した場合の順行衝撃波からのシンクロトロン放射のスペク
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トルの時間進化は次のようになる。急速冷却（fast cooling）の場合

Fν = Fν,max



(
ν

νc

)1/3

(
ν

νc

)−1/2

(
νm
νc

)−1/2( ν

νm

)−p/2

∝


t

16−9k
3(4−k)

obs (ν < νc),

t
1
2
obs (νc < ν < νm),

t
− p−2

2
obs (νm < ν)

(2.211)

遅延冷却（slow cooling）の場合

Fν = Fν,max



(
ν
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)1/3

(
ν
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)(1−p)/2

(
νc
νm

)(1−p)/2( ν
νc

)−p/2

∝


t

16−7k
3(4−k)

obs (ν < νm),

t
12−5k−(4−k)p

2(4−k)

obs (νm < ν < νc),

t
− p−2

2
obs (νc < ν)

(2.212)

となる (Gao et al. 2013; Yi et al. 2013)。以上より、遷移期間に放射されたシンクロトロン放射が、
初期残光の増光指数∼ 1を形成しているとすれば、関心のある波長 ν が ν < min(νc, νm)である場
合のみで、k ∼ 0.6 or 1程度であることが要求される。
また、RBMを迎えたシェルからの放射が観測者に届く時間 TBM を見積もる。逆行衝撃波がシェ

ルを通過する時間は、式 (2.27)と式 (2.201)より、

T∆/(1 + z) ∼ R∆

2cΓ2
∼ 1

2cΓ2

(
1

3− k

) 1
4−k

l
3−k
4−k

S ∆
1

4−k

0 (2.213)

R = RBM における順行衝撃波のローレンツ因子 ΓはBM解のダイナミクスも満たすので、式 (2.177)

と R∆ ∼ 2cΓ2T∆ の関係式を代入して整理すれば、

T∆ ∼
(
∆0

2c

)(
1

3− k

) 4−k
4

(2.214)

となる。さらに、逆行衝撃波がシェルを通過した後の希薄波が順行衝撃波まで到達するまでの時間
∆TRW についても考える。外部慣性系で噴出物の厚みが∆0であり、噴出物の共動座標系での噴出
物の厚みは∆′

0 = Γ3∆0である。ただし、Γ3 は外部慣性系から見た逆行衝撃波下流のローレンツ因
子である (2.1.4節参照)。噴出物の共動座標系で、この厚み∆′

0を希薄波が音速 csで伝播する時間は
∆t′Tr = Γ3∆0/csとなる。これを、外部慣性系での時間に直すと

∆tTr ∼ Γ3∆t
′
Tr = Γ2

3∆0/cs (2.215)

となり、さらに観測者系での時刻に直せば、

∆TTr ∼ ∆tTr/(2Γ
2
3) ∼ ∆0/cs ∼

√
3∆0/c (2.216)
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と見積もれる。従って、RBMを迎えたシェルからの放射が観測者に届く時間 TBM は、

TBM/(1 + z) = T∆ +∆TTr ∼

{
√
3 +

1

2

(
1

3− k

) 4−k
4

}
∆0

c
(2.217)

となる。光度の極大を与える時刻 TBM が決まることで、シェルの厚み ∆0 がおおよそ決まること
を示している。観測で見られている、光度の極大を与える時刻は数千秒だったので、∆0 ∼ 1013 cm

と制約されることになる。なお、式 (2.206) から、式 (2.207) で近似されるダイナミクス (遷移期)

が顕著になり始めるタイミングで放射された光子が観測者に届く時刻 Ttra は

Ttra/(1 + z) ∼ Rtra

2cΓ2
0

∼ 1

2cΓ2
0

(
E0

16πmpc2(n0rk0)∆0Γ4
0

) 1
2−k

(2.218)

なお、このタイムスケールとは独立して、かき集められた星間物質と噴出物の質量が等しくなるタ
イミングで放射された光子が観測者に届く時間 Tdec は、式 (2.202) より、

Tdec/(1 + z) ∼ lS
2c

Γ
− 8−2k

3−k

0 (2.219)

と見積もれる。
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第3章 ベイズ推定によるモデル検証方法

多くの観測的・実験的研究では、モデルの検定に頻度論的手法が用いられてきた。しかし、ガン
マ線バースト（GRB）のように未解明の物理過程を多く含む複雑な系では、頻度論的手法による解
析はしばしば困難である。実際、残光観測に基づく仮説検証においては、観測データを最もよく再
現するパラメータ値を手作業で探索し、その結果から理論的示唆を導くという方法が一般的に行わ
れてきた。しかしこの方法では、最適値と思われる値が本当に観測データを最もよく再現するもの
か、他の解釈が排除できるのかを厳密に主張することは難しい。また、モデルが観測を十分に表現
できていない場合には、最尤値自体の物理的意義が不明瞭になるという問題もある。
これに対し、ベイズ推定は単一の最尤値に依存せず、パラメータ空間全体にわたる事後分布を評価

できる点で本質的に異なる。これにより、各パラメータの不確実性や相関を定量的に把握し、「デー
タと整合的な範囲」を直接的に議論することが可能となる。また、異なる仮説やモデルの比較も、ベ
イズ因子やモデル証拠（Bayesian evidence）に基づいて統計的に評価できるため、従来の手探り的
な解析よりも客観的かつ体系的に仮説の妥当性を検証できる。
本章ではベイズ推定の基礎と、GRB残光モデルの検証におけるベイズ推定の意義を説明し、実

際にベイズ推定を行う計算ツール emcee (Foreman-Mackey et al. 2013)と MultiNest (Feroz et al.

2008, 2009; Feroz et al. 2019)の計算方法を説明する。

3.1 ベイズ推定の基礎
本節では、主に教科書『物理のためのデータサイエンス入門』(植村誠 2023)と『ベイズ統計デー

タ解析』(姜興起 2010)を参考に、本研究におけるベイズ推定の理論的基礎とその役割について説明
する。

3.1.1 ベイズの定理
ベイズの定理とはXが得られたという条件のもとでの θの確率である。Xが生じる確率を p(X)、

θiが生じる確率を p(θi)、X と θiが同時に生じる確率を p(θi, X)、X が生じた前提で θiが生じる確
率を p(θi|X)、θiが生じた前提でXが生じる確率を p(X|θi) とする。すると、p(θi|X)と p(X|θi)は
条件付き確率であり、以下のように書き表せる。

p(θi|X) =
p(θi, X)

p(X)
(3.1)

p(X|θi) =
p(θi, X)

p(θi)
(3.2)

64



上記の 2つの式から、p(θi, X)を消去し p(θi|X)について解くと、

p(θi|X) =
p(X|θi)p(θi)

p(X)
(3.3)

と書き表せる。ここで、X を結果の事象、θiを原因の事象だと捉えると、式 (3.3)の左辺は「結果
Xを得た場合に原因が θiである確率」、右辺の p(X|θi)は「原因が θiであった時に結果としてXを
得る確率」、p(θi)は「原因が θi である確率」と読み替えることができる。このことから、p(θi)と
p(X|θi)を結果がわかる前（事前）と結果を得た後（事後）の原因が θiの確率という意味に由来し
て、それぞれ「事前確率」と「事後確率」と呼ぶ。そして p(X|θi)は尤度として取り扱うことがで
きる。また、p(X)は「結果としてXを得る確率」と読み替えることができる。この p(X)は、あら
ゆる原因 θ1, θ2, ..., θnの元でX が得られる時の確率であるべきなので、

p(X) =
n∑

i=1

p(X|θi)p(θi) (3.4)

とかける。したがって、式 (3.3)は次のように書き換えることができる。

p(θi|X) =
p(X|θi)p(θi)∑n
i=1 p(X|θi)p(θi)

(3.5)

より一般に、複数ある観測事実の集合 X⃗、複数ある原因の集合 Θ⃗ = {θ1, θ2, ..., θD} に置き換え、θi
は連続的に値を取り得る場合も含めると、

p(Θ⃗|X⃗) =
p(X⃗|Θ⃗)p(Θ⃗)∫

Θ⃗ d
DΘ⃗ p(X⃗|Θ⃗)p(Θ⃗)

=
p(X⃗|Θ⃗)p(Θ⃗)

Z
(3.6)

とまとめることができる。これがベイズの定理である。
ベイズの定理の分母に相当する Z =

∫
Θ⃗ d

DΘ⃗ p(X⃗|Θ⃗)p(Θ⃗) はそのモデルの不定性の範囲で観測結果
の起こりやすさの尺度を意味しており、「モデル証拠」あるいは「周辺尤度」と呼ばれる。
ベイズ推論では、観測データとモデルから事後分布を求めることが主要な目的のひとつである。

事後分布を得るためには、ベイズの定理に含まれる モデル証拠（周辺尤度）を計算する必要があり、
これは全パラメータ空間での積分を伴うため、一般には解析的に求めることは困難である。モデル
証拠の積分はモンテカルロ法により数値的に評価されるが、D 次元のパラメータ空間を総当たりで
探索することは非現実的である。そのため、近年では効率的に事後分布やモデル証拠を評価するた
めのさまざまなサンプリング法が開発されている。事後分布の形状を精密に求めることが主目的で
ある場合、モデル証拠の計算を省略し、パラメータ空間の高尤度領域を重点的に探索するマルコフ
連鎖モンテカルロ（MCMC）法 が広く用いられる。一方、モデル証拠の計算や事後分布の大まかな
概形を得ることが目的の場合、低尤度領域のサンプリング密度を抑えることで効率化した Clustered

Nested Sampling（CNS）法 が有用である。CNS 法は Nested Sampling を拡張し、複数のモード
を持つ事後分布に対しても効率的に証拠の推定を行うことができる。
本研究ではどちらの方法でも計算を行った。MCMC法を用いる場合は公開パッケージであるemcee

(Foreman-Mackey et al. 2013) を、CNS法を用いる場合は公開パッケージである MultiNest (Feroz

et al. 2008, 2009; Feroz et al. 2019) を使用し、実装のために PyMultiNest (Buchner 2016)を用
いた。(これらのサンプリングアルゴリズムや事後分布とモデル証拠の計算方法は3.3 節と 3.4 節を
参照)
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3.1.2 事前分布の選択
事前分布 p(Θ⃗) はベイズ推定における基本的要素であり、観測データをどのような立場で解釈す

るかを反映するものである。ここでいう「立場」とは、推論の主体が有する事前情報に基づいて設
定されるものであり、異なる主体が同一の観測データを用いたとしても、それぞれが異なる知見や
前提を持っていれば、異なる事前分布を設定し、結果として異なる事後分布を得ることがある。
事前分布の設定が不適切な場合、尤度の影響が十分に反映されず、事後分布が事前分布とほぼ一

致してしまい、観測データを利用する意義が損なわれる。事前知識が存在しない場合には無情報事
前分布がしばしば用いられ、典型的には一様分布を課すことで実装される。ただし、一様分布を用
いる場合でも、どのパラメータに対して、どのような範囲で一様性を仮定するかを慎重に検討する
必要がある。
本研究で検証対象とした仮説モデル (2.3 で解説したモデル) に含まれるパラメータを表3.1に示

す。事前分布を設定する際には、それぞれのパラメータの物理的意味を踏まえ、数桁にわたって値
を取り得るのか、あるいは特定のスケールでのみ意味を持つのかを考慮した。その上で、対数空間
または線形空間のいずれに一様分布を課すかを判断した。

表 3.1: 本研究で用いたモデルパラメータ

パラメータ Θ⃗ 意味 一様を課す空間
E0 [erg] 爆発の全エネルギー 対数

Γ0 ジェットのローレンツ因子の初期値 対数
∆0/c [cm] シェルの厚みの初期値 対数

k 冪乗型密度分布の冪指数 線形
n0 [cmk−3] 初期半径での外部物質の密度 対数
θj [rad] ジェットの開き角 線形
α 開き角とGaussina型ジェットのコア角の比 (θj/θc) 線形
β θj に対する観測者の見込み角 (θobs/θj) 線形
ϵB 磁場への内部エネルギー変換効率 対数
ϵe 電子への内部エネルギー変換効率 対数
p 電子のエネルギー分布の冪指数 線形
fe 電子の加速効率 対数

例えば、爆発エネルギーやローレンツ因子、シェルの厚みといった物理量は数桁にわたって変動
するため対数空間に一様分布を課した。一方で、冪指数を担う k, pや角度に関するパラメータは有
限の範囲でのみ意味を持つため、線形空間に一様分布を課した。また、割合や効率を意味するパラ
メータは 0～1 の範囲で数桁にわたり得られる可能性があるため、対数空間に一様分布を課した。
なお、現実的な計算のためには無限に広がる領域に一様分布を設定することはできないため、事

前分布の区間も明示的に指定した。ある区間を設定して計算を行えば事後分布が得られるが、その
区間を変更することは推論主体の「立場」を変更することに相当し、得られる事後分布が変化する
可能性がある。本研究では仮説の妥当性を検証するため、複数の区間設定を試み、それぞれから得
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られる事後分布を比較した。設定した具体的な区間については、5章で詳しく述べる。

3.1.3 尤度関数の定義
尤度関数 p(D|Θ⃗) は、モデルのパラメータ Θ⃗ が与えられたときに観測データ D が得られる確率

を表すもの (パラメータ Θ⃗ のもとでの観測データ D の得られやすさ; likelihood) であり、ベイズ推
定を構成するもう一つの基本的要素である。尤度関数の具体的な形は、観測誤差の性質や、モデル
化の過程で採用した物理的・統計的仮定に依存して決まる。本研究ではGRB残光の測定値が全て
正規分布に従うと仮定し、尤度関数を次式で定義する。

L(Θ⃗) =
1

(2π)n/2
∏n

i=1 σi
exp

(
−

n∑
i=1

(Xi − fi(Θ⃗))2

2σ2i

)
(3.7)

ただし nは測定値の総数、Xiは i番目の測定値、σiは i番目の測定値の誤差、fi(Θ⃗)は Θ⃗を与えた
時に理論モデルから算出される i番目の期待値である。
一度尤度の関数型を定めれば、観測データと仮説を組み込んだ理論モデルを与えることで、尤度

の値を算出できる。仮説検証のために用いた観測データについては4.1節で、また仮説を組み込んだ
理論モデルの計算ツールについては4.2節で詳しく述べる。

3.1.4 モデル証拠とベイズ因子
モデル証拠 Z は事後分布の正規化定数であり、次式で表される。

Z =

∫
Θ⃗
dDΘ⃗ p(X⃗|Θ⃗)p(Θ⃗) = p(X⃗). (3.8)

これは観測データ X⃗ が生じる確率そのものであり、与えられたモデルに対して定数となる。した
がって、事後分布の分布するパラメータ領域のみを得ることが目的であれば、モデル証拠を計算す
る必要はない。実際、3.3 章で解説するメトロポリス–ヘイスティング法に代表されるMCMC法は、
事後分布に比例する分布から直接サンプルを生成できるため、正規化定数に相当するモデル証拠を
求めずに推論を実行できる。一方で、異なるモデルの比較を目的とする場合には、このモデル証拠
を評価することが有用である。一般に高次元の多重積分を含むため数値的に計算するのは困難だが、
3.4 章で解説する Nested Sampling法はこれを実現する。
モデル比較では、各モデル Mi に対するモデル証拠 Zi を用いる。特に、2つのモデル M1 と M2

の比較にはベイズ因子

B12 =
Z1

Z2
(3.9)

が導入される。これは観測データが M1 によって説明される可能性が、M2 に比べてどれだけ高い
かを表す指標である。B12 > 1 であれば M1 が優勢、逆なら M2 が優勢と解釈できる。
一見すると、モデルを複雑にすればするほど観測データに適合し、尤度が大きくなるように思え

る。しかし、複雑すぎるモデルは特定のデータにはよく適合しても、別のデータに対しては尤度が
下がる可能性が高く、汎用性に欠ける。逆に、単純すぎるモデルはデータを十分に説明できず、尤
度が低くなる。したがって、良いモデルとは「データを適切に説明できる一方で、不要な複雑さを
持たないモデル」である。モデル証拠はこのバランスを自然に評価できる量である。パラメータ空
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間全体で尤度と事前分布を積分することで、モデルがどの程度広く安定してデータを説明できるか
を測ることができる。高い尤度を示すパラメータが存在しても、その領域が狭くほとんどの領域で
尤度が低ければ、積分値としてのモデル証拠は小さくなる。一方で、ある程度の広さでデータをう
まく説明できるパラメータ領域を持つモデルは、大きなモデル証拠を得る。この性質によって、モ
デル証拠は「データに効いている本質的なパラメータは評価するが、不要なパラメータ追加は罰則
を与える」指標として機能する。
5.3 節で詳しく述べるように、本研究では「星間物質の密度分布が冪乗則に従う」という仮説の妥

当性を検証するために、冪指数パラメータ k を含むモデルと含まないモデルとでモデル証拠の値を
比較した。さらに、解析に用いる観測データの時間領域や周波数帯を変更し、どの観測データが仮
説を強く支持しているのかを考察した。

3.1.5 事後分布の解釈
事後分布は、観測データと事前分布の双方を踏まえて、パラメータに対する不確実性を記述する

確率分布である。本研究では、この事後分布を解析することが、パラメータの推定だけでなく、モ
デルの物理的妥当性を評価する主要な作業となる。
事後分布の最大点（Maximum a Posteriori: MAP値）は、分布を最大化するパラメータ値とし

て定義されるが、これは多次元分布における単一点にすぎず、事後分布全体を代表する量ではない。
また、サンプリングによって得られるMAP値は、事前分布と尤度の積によって定まる事後分布の
最大点に対応するものであり、これは多次元事後分布上の一点にすぎない。この値を「真の値」と
みなす解釈はベイズ推論の枠組みには存在しない。
さらに、尤度を正規分布、事前分布を一様分布とした場合でも、得られる多次元の事後分布が必

ずしも単純な正規形状になるとは限らず、周辺分布や同時分布の形状がMAP値と整合しないこと
も自然に起こる。これは、MAP値が多次元分布の最大点であるのに対し、周辺分布のピークが他の
パラメータを積分した結果として現れる最頻値であるためである。
したがって、本研究では、一点の推定値であるMAP値に依存した解釈ではなく、事後分布全体

の形状・広がり・相関の構造を重視する立場を採る。MAP値はあくまで補助的指標として扱い、分
布の特徴量（信頼区間、相関構造、縮退）こそがモデルの物理的評価において重要である。
事後分布は本来多次元空間上で定義されるため、その全体像を直接可視化することは難しい。し

かし、一次元または二次元に射影することで分布の一部を理解できる。一次元射影は対象パラメー
タ以外を積分した「周辺分布」を、二次元射影は特定の二つのパラメータにおける「同時分布」を
与える。これらをまとめて可視化したものが一般にコーナープロットと呼ばれ、事後分布の解釈に
おいて有用である。
本章で述べた方法によって得られる事後分布および MAP値の位置は、第6章においてGRB残光

モデルの妥当性を議論する上での重要な手がかりとなる。

3.2 GRB残光モデルの検証における意義
GRB残光の放射メカニズムは極めて複雑であり、未解明の物理過程を多数含む (2章参照)。その

ため理論モデルには多くの未定パラメータが存在し、観測データが十分でない場合には複数の異な
るパラメータの組み合わせが同様の光度曲線を再現し得る、いわゆるパラメータの縮退が生じる。
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また、観測自体にモデルを厳密に制約するだけの情報が含まれていない場合も多く、実際に同一の
観測結果に対して複数の理論モデルが提案されることも珍しくない。
3.1節で述べたように、ベイズ推定は観測データの不確実性を考慮しつつ、モデルの妥当性を定量的

に評価できる手法である。この枠組みをGRB残光解析に適用する意義は次のようにまとめられる。

1. パラメータ空間の不確実性を定量化できる。単なる最尤値ではなく事後分布を通じて、どの範
囲のパラメータが観測と整合的であるかを定量的に評価できる。これにより、モデルが許容す
る物理的自由度やパラメータ間の相関を明示的に評価できる。

2. モデル証拠に基づく仮説比較が可能である。Clustered Nested Sampling (CNS) 法などを用い
ることで、モデルの尤もらしさを表すベイズモデル証拠を直接算出できる。これにより、複数
のGRB残光の理論モデルのうちどれがより自然に観測を説明するかを定量的に比較できる。

3. 広大なパラメータ空間を効率的に探索できる。ベイズ推定では、従来の試行錯誤的探索では到
達困難なパラメータ領域までを自動的にサンプリングし、観測と最も整合的な領域（最大事後
確率値, MAP値）やその周辺の高い事後確率領域を特定できる。

これらの特性により、ベイズ推定はGRB残光モデルに対する理論的制約とモデル検証の双方を高
精度に行う手段として有効である。
また、理論的に縮退関係のあるはずのパラメータ間に縮退が見られなかった場合には、以下のよ

うな解釈が考えられる。
1つ目は、観測データが実は縮退を破るだけの情報を含んでいた可能性である。この場合、パラ

メータを変化させたときに、光度曲線やスペクトルの適合度がどの程度悪化するかを調べることが
有効である。また、MAP値や解析解を参照しつつ、観測されたスペクトル進化や break の特徴と
理論的縮退条件が整合しているかどうかを確認することで、縮退が成立していない物理的理由を検
討できる。
2つ目は、事前分布の設定が縮退方向を抑制している可能性である。事前分布が狭すぎる、ある

いは特定方向に重みを与えすぎると、縮退方向が事後分布に十分に反映されない場合がある。この
可能性を評価するためには、事前分布の幅を広げたり、形（uniform / log-uniform など）を変更し
たりして再解析し、事後分布の変化を比較することが有効である。
3つ目は、サンプリングが縮退方向を十分に探索していない可能性である。次節で述べるように、

MCMC法や CNS法はそれぞれ探索特性が異なり、特に CNS法は高次元空間の細い谷や尾部領域
を密にサンプリングすることが苦手である。このため、理論的には存在する縮退方向が事後分布に
現れないことがある。この可能性を評価するためには、サンプル数や live points を増やしたり、異
なるサンプラー（MCMC と CNS など）で結果を比較することが有効である。

3.3 マルコフ連鎖モンテカルロ法 (emcee)

本節では、ベイズ推定を行うための効率的なサンプリング法として知られる、マルコフ連鎖モンテ
カルロ (Markov Chain Monte Carlo; MCMC) 法について説明する。マルコフ連鎖モンテカルロ法
を実現するアルゴリズムは、メトロポリス法、ギブスサンプラー、ハミルトニアンモンテカルロ法な
ど、多数あるが本論文では、本研究で使用したメトロポリス・ヘイスティング (Metropolis-Hastings)

法について説明する。なお、本節は『物理のためのデータサイエンス入門』(植村誠 2023)と『Rで
学ぶデータサイエンス 3 ベイズ統計データ解析』(姜興起 2010) を参考にした。
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3.3.1 マルコフ連鎖モンテカルロ法
3.1.1節で述べた、モデル証拠 (または周辺尤度) p(X) = Σp(X|θi)p(θi) は多くの場合では解析的

に評価できないため、事後分布の形状を直接的に得ることは困難である。この問題に対処するため
に開発されたのがマルコフ連鎖モンテカルロ (Markov Chain Monte Carlo; MCMC) 法である。
MCMC法では、目的とする確率分布 p(θ|X) からの直接サンプリングが困難であっても、その分

布を定常分布（平衡分布）として持つマルコフ連鎖を構成することで、逐次的にサンプルを生成す
る。十分長い連鎖の後に得られたサンプルの集合は、事後分布に従う標本とみなすことができる。
MCMC法の重要な特徴は、分布の正規化定数（すなわちモデル証拠値 p(X)）を必要としない点に
ある。このため、尤度と事前分布の積 p(X|θ)p(θ) の比が計算できれば、事後分布に従うサンプル
を生成することができる。MCMC法の収束性は、エルゴード性および詳細釣り合い条件に基づい
て保証される。エルゴード性とは、十分長い時間の平均が確率分布全体の平均に一致する性質を指
し、詳細釣り合い条件は、遷移確率 T (θ′|θ) が

p(θ)T (θ′|θ) = p(θ′)T (θ|θ′) (3.10)

を満たすことを意味する。この条件を満たすことで、定常分布が事後分布 p(θ|X) となる。
このようにして得られたサンプル集合から、パラメータの推定値や信頼区間、さらにはモデル比較

のためのベイズ因子を数値的に評価することができる。MCMC法には多様なアルゴリズムが存在す
るが、最も基本的で広く用いられるのが次節で述べる、メトロポリス・ヘイスティング (Metropolis-

Hastings) 法である。

3.3.2 メトロポリス・ヘイスティング 法
メトロポリス・ヘイスティング (MH)法は、MCMCアルゴリズムの一つであり、1953年にMetropo-

lisらによって提案されたメトロポリス法を、1970年にHastingsが一般化したものである (Hastings

1970; Metropolis et al. 1953)。MH法では、任意の確率分布 p(θ|X) に従うサンプル列を生成するた
めに、提案分布 q(θ′|θ) に基づいて新しい候補点を生成し、その受理確率 (acceptance probability)

α = min

(
1,
p(X|θ′)p(θ′)q(θ′|θ′)

p(X|θ)p(θ)q(θ′|θ)

)
(3.11)

に従って更新を行う。すなわち、候補点 θ′ は確率 α で採択され、そうでなければ現在の点 θ が再
度保持される。この単純な手続きにより、定常分布として目的の事後分布を持つマルコフ連鎖が構
成される。
提案分布の選び方はアルゴリズムの効率に大きく影響する。たとえば、ガウス型の対称提案分布

q(θ′|θ) = q(θ|θ′) を採用すると、受理確率は尤度と事前分布の積の比のみで表される：

α = min

(
1,
p(X|θ′)p(θ′)

p(X|θ)p(θ)

)
(3.12)

提案分布のスケールが大きすぎると受理率が低下し、逆に小さすぎると連鎖が局所的に停滞してし
まうため、適切なスケールの調整が必要である。

70



3.4 Clustered Nested Sampling 法 (MultiNest)

本節では、ベイズ推定を行うためのツールとして知られている MultiNest (Feroz et al. 2008, 2009;

Feroz et al. 2019) について、説明する。まず、MultiNest が解析の目的とする「モデル選択」の考
え方を説明する。次に、事後分布とモデル証拠を求めるアルゴリズムである、Nested Sampling法、
Ellopsoidal Nested sampling法、Clustered Nested Sampring法について解説し、最後に、実装面
での特徴として、並列化による効率化の仕組みと途中経過の監視方法について説明する。

3.4.1 モデル選択
多数のモデルが想定できる時に、観測データをもとにどのモデルが良いか１つ選ぶことを「モデ

ル選択」という。ベイズの定理では、とあるモデルを一つ仮定した時のそのモデルパラメータを確
率変数として表現しているが、モデル間の比較をするためにはそれぞれのモデルで導かれる事後分
布の大小を比較すれば良い。例えば、H0とH1のモデルの比較する場合、事後確率分布が大きい方
が優位と言えるはずなので、

p(H1|X⃗)

p(H0|X⃗)
> 1 ⇒ H1 is better than H0 (3.13)

となる。ここで、ベイズの定理を用いて式変形すると
p(H1|X⃗)

p(H0|X⃗)
=
p(X⃗|H1)p(H1)

p(X⃗)

p(X⃗)

p(X⃗|H2)p(H2)
=
p(X⃗|H1)p(H1)

p(X⃗|H2)p(H2)
=
Z1π(H1)

Z2π(H2)
(3.14)

ここで、

p(X⃗|Hi) =

∫
Θ⃗i

dDΘ⃗i p(X⃗|Θ⃗i)p(Θ⃗i) =

∫
Θ⃗i

dDΘ⃗i L(X⃗|Θ⃗i)π(Θ⃗i) = Zi (3.15)

とした。尤度 p(X⃗|Θ⃗i)と事前確率分布 p(Hi)は慣習からL(X⃗|Θ⃗i)と π(Hi)で置き換えた。上記の結
果から、事後確率分布を比較するためには周辺尤度Ziを計算する必要がある。D次元空間で効率よ
くサンプリングし、モンテカルロ積分する方法として、Nested Sampling法がある。

3.4.2 事前体積
Nested Samplingでは周辺尤度 Z を効率的に見積もるために、Prior volume χ を導入する。χ は

以下のように定義される。

dχ(λ) ≡ π(Θ⃗)dDΘ⃗,

(3.16)

従って、

χ(λ) =

∫
L(Θ⃗)>λ

π(Θ⃗)dDΘ⃗ (3.17)

である。ただし、L(X⃗|Θ⃗)は尤度（Likelihood）で、π(Θ⃗)は事前確率分布（prior）である。L(Θ⃗) = λ

の等尤度等高線内に含まれる領域での事後確率分布（posterior）の体積に相当する。この χを用い
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て周辺尤度 Zを表してみる。priorを一様分布とする場合、ZはD次元空間での Θ⃗の存在領域全体
で尤度関数 L(Θ⃗)を積分することであり、それは λを 0から尤度の最大値 Lmaxまでの範囲で χ(λ)λ

を足し合わせることに相当する。さらに、λを 0から Lmaxに変化させることは χ(λ)を 1から 0に
変化させることとに対応する。なぜなら、λ = 0のときの prior volume χ(0)は事前確率分布の存在
領域全体での積分であり、それは 1であることは自明で、λを Lmaxに近づけていくと、等尤度等高
線内の領域は 0に近づいていくことがわかるからである。つまり、

Z =

∫
Θ⃗
dDΘ⃗ L(X⃗|Θ⃗)π(Θ⃗) =

∫ 1

0
L[χ(λ)]dχ (3.18)

と書き換えられる。このようにして考えると、D次元空間での積分だったZが χのみの一次元での
積分となっていることがわかる。一次元の積分に落とし込むことができたので、さらに積分を台形
公式より区分求積の形にすることができる。

Z =

∫ 1

0
L[χ(λ)]dχ ∼

M∑
i=1

L(χi)
χi−1 − χi+1

2
(3.19)

ただし、0 < χM < ... < χ2 < χ1 < χ0 = 1である。以上より、χi−1 と Lχi(ただし 1 ≤ i ≤ M)

をD次元のパラメータ空間からサンプリングにより求めていけば、Zを算出することができるとわ
かった。

3.4.3 Nested Sampling アルゴリズム
ここでは、まずNested Samplingのアルゴリズムを簡単にまとめる。その後に、Prior Volumeの

縮小推移や収束条件について説明する。

i = 0 1. Prior volumeの初期値: χ0 = 1.

2. 事前分布 π(Θ⃗)からN 個の activeサンプル−−→
Θactを取得。

3. 取得したサンプルそれぞれに対して尤度を計算: L(
−−→
Θact)

4. 尤度の小さい順に並べ、0からN − 1のラベルをつける: {L0 < L1 < ... < LN−1}

5. 以上より χ0と L(χ0) ∼ L0を取得。
6. 最も小さい尤度 L0を示すサンプルを捨てる: {L1 < ... < LN−1}

7. L∗ > L0となるような尤度 Lを示すサンプル−→
Θ∗で置き換える: {L∗, L1, ..., LN−1} > L0

each i 1. Prior volumeの更新: χi = tiχi−1 = t1.ただし t1は分布 Pr(t) = NtN−1に従う。
2. 尤度が小さい順に並べ直し、0からN − 1のラベルをつける:

{L∗, L1, ..., LN−1} → {L0 < L1 < ... < LN−1}

3. 以上より、χiと L(χi)と Lmax ∼ LN−1を取得。
4. 残りの事後分布が Z に寄与する最大量∆Zi = Lmaxχiを計算。

– ∆Ziが基準値 (default:0.5)を上回る：i = 0の 6.と 7.の工程と同様の操作。
– ∆Ziが基準値 (default:0.5)を下回る：試行終了。
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まず、i番目のPrior Volumeがχi = tiχi−1で与えられ、tiの確率密度関数がPr(t) = NtN−1であるこ
とについて考える。Prior volumeの初期値は事前確率分布の全範囲の体積に相当するので χ0 = 1で
ある。次の試行でのPrior volume χi (i ≥ 1)は、工程 7.で決めたサンプルの集合 {

−→
Θ∗,

−→
Θ1, ...,

−−−→
ΘN−1}

のうち、最小尤度を示すサンプル−−−→
Θminにより、λ = L(

−−−→
Θmin)とすることで式 (3.16)から決まるだろ

う。このとき、−−−→Θminは、その試行におけるサンプルの中で最大のPrior volume(ただしχi−1未満)を
示すサンプルでもあるはずだ。つまり、i番目のPrior volume χiの取りうる範囲は 0 ≤ χi < χi−1で
あり、この範囲からランダムにN 個のサンプリングをしたとき最大値を示すPrior volumeを求める
問題に帰着する。N 個のサンプルはそれぞれ、tmχi−1 (m = 1, 2, ...N)であるとすれば、0から 1の
範囲でランダムに tm (m = 1, 2, ...N)を取得するとき、全ての値が t以下となる確率分布 F (tm ≤ t)

は

F (tm ≤ t) =

(
t

1

)N

(3.20)

とかける。これより、確率密度関数 Pr(t)は

Pr(t) =
d

dt
F (tm ≤ t) = NtN−1 (3.21)

となることがわかる。従って、アルゴリズムの中では i番目の Prior Volumeが χi = tiχi−1で与え
られるとき、tiの確率密度関数が Pr(t) = NtN−1であるとして処理を進めている。
このように考えると、Prior volumeの期待値や縮小推移も求められることに気がつく。計算の簡

単のために、対数を取った量 ln tの期待値E[ln t]を求めると、

E[ln t] =

∫ 1

0
ln t Pr(t) = N

∫ 1

0
ln t tN−1 = − 1

N
(3.22)

であり、ln tの標準偏差 σ[ln t]は

σ[ln t] =
√
E[(ln t)2]− (E[ln t])2 =

√
2

N2
− 1

N2
=

1

N
(3.23)

となる。従って lnχiの期待値E[lnχi]と分散 V [lnχi]は

E[lnχi] = ln(ti ti−1 ....t1χ0) = lnΠi
k=1tk ∼ Σi

k=1E[ln tk] = − i

N
(3.24)

Var[lnχi] = Var[Σi
k=1 ln tk] = Σi

k=1Var[ln tk] ∼ Σi
k=1σ[ln tk]

2 =
i

N2
(3.25)

となる。従って、lnχiは

lnχi = − i

N
± σ[lnχi] = − i

N
±
√

Var[lnχi] = − i

N
±

√
i

N
(3.26)

となるので i番目の Prior volumeの期待値は

χi ∼ exp

(
− i

N

)
(3.27)

と求まり、指数関数的に減少することがわかる。
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それでは次に、どこまで Prior volumeを小さくすれば Z が求まったと判断すれば良いのか、収
束条件について説明する。アルゴリズムの中では、残りの事後分布が周辺尤度 Zに寄与する最大量
∆Zi = Lmaxχiによって評価している。Lmaxはその段階で生き残っているサンプルの中で最大尤度を
示すものであり、工程 i-3で取得する。また、χiはその段階でのPrior volumeである。Prior volume

は式 (3.27)から指数関数的に減少する一方で、Lmaxはサンプリングが進むにつれ尤度関数の高い領
域に集中することで増加する傾向を持つが、最終的にはほぼ一定値に収束する。つまり、試行が進
めば進むほど∆Ziは指数関数的な減少の振る舞いをするはずである。さて、∆Ziがどこまで小さく
なれば十分なのだろうか。この閾値が厳しすぎると、非常に多くのサンプルが必要になり計算コス
トが大幅に増加する。一方で、緩すぎると精度が保たれない。そこでこのバランスの取れた、妥当
な値を採用する必要がある。MultiNestでは、多くの実践では∆Z = 0.5が採用され経験的に妥当
だと示されている。しかし、計算させたい状況に応じてユーザーが適切に調整するべきハイパーパ
ラメータの一つである。

3.4.4 Ellipsoidal Nested sampling

Nested samplingは尤度の高い領域で高密度にサンプリンするので。高次元空間でも効率的な探
査が実現でき、局所解にも陥りにくい。この点でNested samplingはベイズ推定における計算で強
力な手法であるが欠点もある。欠点の一つは試行を重ねるにつれて、L∗ > L0を満たす尤度を示す
新しいサンプル −→

Θ∗を取得しづらくなることである。なぜなら、サンプリングは全領域から行うの
に対し Prior volumeが縮小するからである。この欠点を部分的に克服するためにMulhjerjeeらに
より改良されたものが Ellipsoidal Nested samplingである。
改良点は、新しいサンプリングをパラメータ空間の全領域で行うのではなく、既存のサンプル点

を包括する楕円を定義し、その楕円の中から新しいサンプルを取得するようにした点である。この
ようにすれば、比較的尤度の高い領域からのサンプリングが期待できるので、効率的であると考え
られる。
D次元のパラメータ空間に散布している、N個のサンプル点により定義されるD次元の楕円体は

一般に以下のように記述できる。N個のサンプル点 u⃗iの集合を S = {u⃗1, u⃗2, ..., u⃗N}とする。ここ
で、u⃗iはD個の成分を持つベクトルである。サンプル点の集合 Sの共分散行列をC。楕円体の中心
を示す点を u⃗0とすると、D次元空間における任意の点を u⃗が楕円体内部に含まれる条件は

(u⃗− u⃗0)
TC−1(u⃗− u⃗0) ≤ 1 (3.28)

とかける。共分散行列 C はサンプル点の集合 Sの重心を µ⃗とすると、

µ⃗ =
1

N

N∑
i=1

u⃗i (3.29)

C =
1

N

N∑
i=1

(u⃗i − µ⃗)(u⃗i − µ⃗)T (3.30)

である。

74



3.4.5 Clustered Nested sampling

Nested Samplingとそれを改良した Ellipsoidal Nested Samplingをここまでに紹介したが、いず
れの場合も多峰性のある事後分布の場合には探査効率が非常に悪くなる。この欠点を改良し適切に
処理できるようにしたものが、Clustered Nested Samplingである。具体的にはサンプリングした後
に複数のクラスタに分割し、それぞれについて拡大された楕円体を構築する。この構築した楕円体
の中から次のサンプルを取得していくことで、高い尤度を示す場所が複数ある場合もそれぞれにつ
いてサンプリングできるようにしたものである。

図 3.1: Clustered Nested Samplingによるサンプリング推移の概観。

クラスタリングには K-means法を用いている。これは空間に散らばったデータをデータ同士の
「近さ」を基準にK個のクラスタに分割するという手法である。このアルゴリズムは以下の通りで
ある。

1. クラスタの中心 µ = (µ1, µ2, ..., µK) を適当に初期化。

2. パラメータ空間の中から適当に N 個のデータをサンプリングする。

3. N個の各データは一番近い µk を選び、クラスタ番号 k に属する、とする。

4. 各クラスタ kに属するデータ平均 µ̄を求める。

5. µ = µ̄ として更新する。

6. 更新の差 ∆µを計算し、基準値Rを用いて以下のように収束判定を行う。

(a) ∆µ ≥ Rならば、2. に戻る。
(b) ∆µ < Rならば、収束したとして終了。

これにより、パラメータ空間内でサンプリングされたデータに対して、K個の集団を特定する。さ
らに、K自身も今度はデータから構成される楕円体の最適化により自動で決定する。楕円体の最適
化については次に説明する。
D次元空間における楕円体の定義は3.4.4節で紹介した。ここではクラスタされたデータの集合 Sk

を含むようにD次元空間での楕円体Ekを定義する。ただし、Skは定義により

S = ∪K
k=1Sk (3.31)
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を満たす。共分散行列 C の代わりに拡大係数 fkを用いて定められる、D ×Dの実対称正定値行列
A = fkCkを用いて、拡大された楕円体Ekを以下のように定義する。

Ek ≡ {u ∈ RD|uTA−1u ≤ 1} (3.32)

このとき、Skの体積 V (Ek)は

V (Ek) ∝
√
detA =

√
det(fkCk) (3.33)

の関係にある。ここで、サンプルデータに対する楕円体の最適化を行うために、関数 F (S)を導入
する。

F (S) ≡ 1

V (S)

K∑
k=1

V (Ek) =
(K 個の楕円体の体積の和)

(全サンプリングデータの集合の体積)
　 ≥ 1 (3.34)

F (S)を最小にするような、Skを探すことで、パラメータ空間内でサンプルされたデータに対する、
K個の楕円体への最適な分解を導くことができる。具体的には、とあるクラスタを構成するサンプ
ルの集合 Skにより算出される F (S)と、また別のクラスタを構成するサンプルの集合 S′

kにより算
出される F (S)の差分∆F (S)k,k′ は

∆F (S)k,k′ ∼ γ

(
V (E′

k)d(u, S
′
k)

V (S′
k)

− V (Ek)d(u, Sk)

V (Sk)

)
= γ(h′k(u)− hk(u)) (3.35)

ただし

d(u, S′
k) = (u− µk)

TA−1(u− µk) (3.36)

V (Sk) = nk
V (S)

N
= nk

χi

N
∼ nk

e−i/N

N
(3.37)

とかける。このとき、∆F (S)k,k′ < 0ならば、k′を採用することにする。
楕円体の最適化のアルゴリズムは以下の通りである。
1. データの集合の外接楕円体 E とその体積 V を計算する。

2. V (E) = max[V (E), V (S)]となるように、f を決定する。

3. K = 2のK-meansにより、Sから S1と S2にデータを分割する。

4. 楕円体 E1, E2 とその体積 V1, V2 を計算する。

5. V (Ek) = max[V (Ek), V (Sk)]となるように、fkを決定する。ただし k = 1, 2, ...

6. u ∈ Sを hk(u) = min[h1(u), h2(u)]となる Skに代入し、S′
kを定義する。

7. hk(u) < h′k(u)、∀k ̸= k′の場合は再割り当てをする。

(a) 再割り当てをする場合: step 4へ。
(b) 再割り当てしない場合:

if
∑K

k=1 V (Ek) < V (E) or 2V (S) < V (E):

S1, S2に分割しそれぞれに対し繰り返す。
else : Eを点集合 Sの最適楕円として返す。
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3.4.6 並列化による効率化
前節までに解説した通り、Clustered Nested Sampling法とは、高次元のパラメータ空間を効率

よくサンプリングすることで、モデル証拠値および事後分布を推定する手法である。尤度の高い領
域でより高密度にサンプリングを行うことで効率化を図っているが、Nested Sampling法の性質上、
サンプリング領域内で生成された点の尤度が常に現在の基準値（live pointの最小尤度）を上回ると
は限らない。特に解析が進むにつれてサンプリング領域（楕円体の体積）が指数的に狭くなってい
くため、尤度計算に対するサンプルの採択率、すなわちサンプリング効率が急激に低下する。
この問題に対し、MultiNestではサンプリングの並列化によって効率化を実現している。たとえ

ば、サンプリング効率が 1%（すなわち 100回サンプリングして 1回だけ採択される）である場合を
考える。1 CPU で逐次的に実行した場合、3.4.3節で説明した工程 7 を 1回通過するのに平均して
100回の尤度計算を行う必要がある。一方で、100 CPUを用いて並列にサンプリングを行う場合、
各コアが独立に候補点を生成・評価し、その中で少なくとも 1つが採択基準を満たせば、その時点
で次の工程へ進むことができる。したがって、理想的な並列化が達成されている場合、計算時間は
おおよそ 1/NCPU に短縮されることになる。
実際の MultiNest では、MPI（Message Passing Interface）を用いて並列処理が実装されており、

マスタープロセスが live point の管理を行い、各スレーブプロセスが新しいサンプルの生成と尤度
計算を担当する。このような仕組みにより、MultiNest は効率化を実現しているが、実効的な加速
は通信や同期、負荷分散のオーバーヘッドに依存し、理想的にワーカー数に比例して速くなるとは
限らない点に注意が必要である。

3.4.7 途中経過の監視
MultiNest によるベイズ推定の実行中および完了後には、サンプリングの進行状況や収束状況を

確認するための統計情報が出力される。典型的な出力例を以下に示す。

Acceptance Rate: 0.005481

Replacements: 14450

Total Samples: 2636489

Nested Sampling ln(Z): 227.265025

Importance Nested Sampling ln(Z): 221.438611 +/- 0.040753

これらの出力は、アルゴリズムの挙動を理解し、解析の健全性を評価するうえで重要な指標となる。
Acceptance Rate は、生成されたサンプルのうち採択された割合を示す。Nested Sampling で

は、ライブポイント集合のうち最も低い尤度点を新しい点で置き換える操作を繰り返すため、サン
プリング領域が徐々に狭まり、解析後期では採択率が低下する傾向にある。一般に、採択率が極端
に低い（< 10−3 程度）場合は、クラスタリング設定や楕円体近似の精度が不十分である可能性があ
り、サンプリング効率が大きく低下していることを示唆する。
Replacements は、これまでにライブポイントが置換された回数、すなわち Nested Sampling

の主要反復回数に対応する。この値は解析の進行度を直接的に反映しており、十分な反復数を経て
いれば、モデル証拠および事後分布の推定が安定していると考えられる。
Total Samples は、これまでに生成された候補点の総数である。これは実際に尤度評価を行っ

た回数に相当し、採択率と組み合わせることで、実際の計算効率を定量的に把握することができる。
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たとえば、上記の例では 2.6× 106 回のサンプリングのうち、1.4× 104 回が採択されており、効率
としては約 0.5%程度である。
Nested Sampling ln(Z)は、標準的な Nested Sampling手続きに基づくモデル証拠 lnZ の推定

値を示す。一方、Importance Nested Sampling ln(Z) は、後に導入された Importance Nested

Sampling (INS; Feroz et al. 2013) による改良版の推定値であり、推定誤差（±0.040753 など）も
併せて出力される。この誤差は、最終段階の尤度分布のサンプリングばらつきから推定される統計
的不確実性を表す。
Nested Sampling においては、これらの lnZ 値が収束し、かつ誤差が十分に小さい（∆lnZ ≲ 0.1

程度）場合、探索が十分に進んだと判断できる。したがって、途中経過の監視においては、採択率・
置換回数・証拠値の収束を総合的に確認することが、計算の信頼性を保証するうえで重要である。
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第4章 観測データおよび解析手法

本研究では実際に観測されたGRBイベントの観測結果について、2.3章で述べた 3つの理論モデ
ルを適用して、そのモデルパラメータを3章で説明したベイズ推定を行うことで、観測事実とモデル
との整合性を評価し、仮説の妥当性を検証した。
本章では 3つの理論モデルを検証するために、本研究で用いた 2つのイベントとその選別理由を

述べ、その観測データの減光量の取り扱いなどについて説明する。さらに、残光放射モデルの計算
コードの概要と、計算環境や実装について詳しく述べる。

4.1 検証に用いたイベントの選定
バースト発生から数千秒で残光が極大に達し、かつその光度曲線の振る舞いが波長に依存しない

イベントが複数報告されていることを 2.2 節で紹介した。特に、Liang et al. (2013) と Ror et al.

(2025) で分析された GRB のなかで、GRB 050308 (de Ugarte Postigo et al. 2007)、GRB 060613

(Mangano et al. 2007)、GRB 070419A (Melandri et al. 2009)、GRB 071010A (Covino et al. 2008)、
XRF 071031 (Krühler et al. 2009b)、XRF 080330 (Guidorzi et al. 2009)、GRB 080603A (Guidorzi

et al. 2011)、GRB 080710 (Krühler et al. 2009a)、GRB 090510 (Nicuesa Guelbenzu et al. 2012)、
GRB 090123、GRB 101023A、GRB 110205A (Cucchiara et al. 2011) GRB 120326A (Melandri

et al. 2014)、GRB 170519A、GRB 180115A の 15 件の GRB 残光には、バースト発生から数千秒
以降で無彩色的な極大を示すことが確認できる。本研究では、この 15 件のうち次の観点から、優
先的に検証対象を選定した。まず、増光部分の観測データが豊富であること。次に、ある程度理想
化された理論モデルを検証するため、できるだけ細かい時間変動が見られないこと。さらに、モデ
ル適合の難易度を高める要因となる電波観測データが存在しないこと。これらの条件を満たすのは
XRF 080330 (Guidorzi et al. 2009) と GRB 080710 (Krühler et al. 2009a) であり、本研究ではこ
の 2 件を主な研究対象とする。これらのイベントの特徴と、観測データを用いて尤度計算を行うた
めに実施した前処理については、次節で説明する。

4.1.1 GRB 080710

2008年 7月 10日 07:13:10 (UT)に Swift 衛星がGRB 080710を検出した (Krühler et al. 2009a)。
このバーストの即時放射の継続時間は T90 ∼ 120秒であり、等方放射エネルギーは log(Eγ,iso[erg]) =

51.75、赤方偏移は z = 0.845であった。スペクトルのピークエネルギーは赤方偏移補正後にErest
peak ∼

200 keVである。これらの即時放射の等方放射エネルギーとピークエネルギーは Amati平面上で、
長時間GRBの典型値であることがわかる (図4.1 参照)。また、GRB 080710 天球面上でのイメー
ジや即時放射の時間変化を図4.2に示す。
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図 4.1: Erest
peam − Eγ,iso 相関図 (Minaev et al. 2020) での GRB 080710 の即時放射の位置。赤方偏

移の確定した 45個の短時間GRBの観測値と 257個の長時間GRBの観測値を用いた散布図であり、
青点は典型的な短時間GRB、シアン色の丸は extended emission を伴う短時間GRB、濃い赤点は
典型的な長時間GRB、赤丸は超新星爆発を伴う長時間GRBを示す。2つの緑線がそれぞれ GRB

080710 の観測値であり、これらの直線の交点が相関図上での位置を示す。

(a) (b)

図 4.2: (4.2a) Swift-BAT により取得された GRB 080710 の Pre-slew 15.0− 350.0 keV イメージ。
横軸および縦軸はそれぞれ BAT 検出器平面上のピクセル座標を表し、図の上側および右側には、対
応する天球座標として赤経赤緯を示す。(4.2b) Swift-BAT により取得された GRB 080710 の 1秒
ビニングデータの時間変動。これらの図は Swift チームのウェブサイトより引用した。

80



La Silla天文台の 2.2m MPI/ESO望遠鏡に設置されたGROND (Greiner et al. 2008)が Swift の
トリガーに応答し、バースト発生から 384秒後に観測を開始した。ベイズ推定で使用した可視光・
近赤外帯域の観測データは、増光部分の観測データが豊富であるために r-band (4.8× 1014 Hz) と
z-band (3.3 × 1014 Hz) を扱うこととし、これらのデータは Krühler et al. (2009a)から取得した。
また、X線のデータは Swift チームのウェブサイト1 からダウンロードし取得した。取得したデータ
は付録のA.1.3とA.1.4に基づき、mJy単位に変換した。
Krühler et al. (2009a)で示された Smoothly connected triple power law（STPL）の関数 (Liang

et al. 2008)を用いて、GRB 080710 の可視光の光度曲線（Krühler et al. (2009a)の Fig.1 参照）を
再現し、取得したデータがKrühler et al. (2009a)と同等であることを確認した。

図 4.3: Krühler et al. (2009a)の Fig.1の再現。青が z-band、赤が r-bandの観測データ点と STPL

モデルのフィッティング線を示す。

STPLモデルは下記の F で定義される。

f = f0

[(
t

tb,1

)ω1α2

+

(
t

tb,1

)ω1α3
]

(4.1)

fj = f0

[(
tj
tb,1

)ω1α2

+

(
tj
tb,1

)ω1α3
](

t

tb,2

)−α4

(4.2)

1https://www.swift.ac.uk/xrt_spectra/00316534/
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F = (f−ω2 + f−ω2
j )

− 1
ω2 (4.3)

フィッティングに用いた各パラメータの値と reduced-χ2を表4.1に示す。

表 4.1: Light curve fits with STPL

Bands f0 tb,1 tb,2 tj α2 α3 α4 ω1 ω2 χ2/d.o.f χ2

r 1.11 1816.0 9767.0 9767.0 -1.11 0.65 1.55 2.6 6.7 97.07/(68-8) 1.61

z 1.64 1835.0 9795.0 9795.0 -1.1 0.6 1.56 3.4 4.2 94.20/(67-8) 1.60

ただし、本イベントは母銀河での領域と天の川銀河での領域それぞれで減光を受けていると考え
られるので、理論計算との比較では、それぞれでの減光量 AHG

λ 、AMW
λ を以下のように考慮した。

天の川銀河でのVバンドでの減光量はAMW
r = 0.171 mag、AMW

z = 0.094 magが与えられている2

ため本研究ではこの値を用いることにした。母銀河での減光量 AHG
r 、AHG

z を求める。母銀河の V

バンドでの減光量は AHG
V = 0.03 ± 0.01 magと見積もられている (Schady et al. 2012)。観測され

た r-bandと z-bandはそれぞれ、λMW
r = 0.6290 µm、λMW

z = 0.9222 µmであるから、z = 0.845

の母銀河静止系での波長は

λHG
r =

λMW
r

1 + z
∼ 0.341 µm (4.4)

λHG
z =

λMW
z

1 + z
∼ 0.500 µm (4.5)

となる。RV は天の川銀河と同様にRV = 3.1としてCardelliのモデルを用いて算出すると母銀河で
の減光量は次のようになる。

AHG
r ∼ 0.049 mag, AHG

z ∼ 0.034 mag (4.6)

以上より、本研究ではGRB 080710における r-bandと z-bandの星間減光量Ar、Az を

Ar = AMW
r +AHG

r ∼ 0.171 + 0.049 = 0.220 mag (4.7)

Az = AMW
z +AHG

z ∼ 0.094 + 0.034 = 0.128 mag (4.8)

とした。理論モデルの計算において、この星間減光の補正を行うことで、正しく観測データと比較
し尤度を算出するように処理した。

4.1.2 XRF 080330

2008年3月30日03:41:16 (UT)にSwift衛星がGRB 080330を検出した (Guidorzi et al. 2009)。こ
のバーストの即時放射の継続時間はT90 ∼ 60秒であり、等方放射エネルギーはEγ,iso < 2.2×1052 erg、
赤方偏移は z = 1.51であった。スペクトルのピークエネルギーは赤方偏移補正後にErest

peak ≤ 88 keV

である。
2http://ned.ipac.caltech.edu/byname?objname=GRB+080710&hconst=67.8&omegam=0.308&omegav=0.

692&wmap=4&corr_z=1
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図 4.4: Erest
peam −Eγ,iso 相関図 (Minaev et al. 2020) での XRF 080330 の即時放射の示す領域 (緑)。

45個の短時間GRBの観測値と 257個の長時間GRBの観測値を用いた散布図であり、青点は典型
的な短時間GRB、シアン色の丸は extended emission を伴う短時間GRB、濃い赤点は典型的な長
時間GRB、赤丸は超新星爆発を伴う長時間GRBを示す。

(a) (b)

図 4.5: (4.5a) Swift-BAT により取得された XRF 080330 の Pre-slew 15.0− 350.0 keV イメージ。
横軸および縦軸はそれぞれ BAT 検出器平面上のピクセル座標を表し、図の上側および右側には対
応する天球座標として赤経赤緯を示す。(4.5b) Swift-BAT により取得された XRF 080330 の 1秒
ビニングデータの時間変動。これらの図は Swift のウェブサイトより引用した。
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GROND (Greiner et al. 2008)はバースト発生から 3.2分後に観測を開始した。ベイズ推定で使
用した可視光・赤外帯域の観測データは、g-,r-, i-, J-,H-, K-band、のデータを使用した。CNS法
によるモデル検証では、豊富な観測データがモデルへの拘束力・検証力が向上するためにの利用可
能な全バンドのデータを使用した。解析の結果、いずれのバンドにおいても、モデルが観測を良く
再現しており、系統的な偏りは生じていないことも確認できた。また、X線のデータも含めてこれ
らのデータはGuidorzi et al. (2009)から取得した。
本イベントについても、Guidorzi et al. (2009)で示された Multiple smoothly broken power-law

（MSBPL）(Beuermann et al. 1999) を用いて、GRB 080330 の可視光の光度曲線 (Guidorzi et al.

(2009) の Fig.4 参照) を再現し、取得したデータが Guidorzi et al. (2009) と同等であることを確認
した。

図 4.6: Guidorzi et al. (2009) の Fig.1 の再現。紫が K-band、赤が r-band、緑が g-band の観測
データ点と STPLモデルのフィッティング線を示す。

MSBPLモデルは下記の F (t)で定義される。

F (t) =
F0

[(t/tb1)nα1 + (t/tb1)nα2 + (t/tb2)nα3 + (t/tb3)nα4 ]1/n
(4.9)

フィッティングに用いた各パラメータの値を表4.2に示す。ただし、F0の値は周波数によって異な
り、それぞれ FK = 1077+55

−59 µJy。Fr = 464+16
−21 µJy、Fg = 362+12

−16 µJy、である。
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表 4.2: Light curve fits with MSBPL

tb1 [s] tb2 [s] tb3 [ks] α1 α2 α3 α4 n

317+151
−76 1456+67

−46 23.8+3.2
−3.1 −0.56+0.24

−0.33 0.15+0.09
−0.07 1.08+0.02

−0.02 3.51+0.37
−0.34 5.4+1.9

−1.3

ところで、本イベントにおける星間減光量については天の川銀河での減光量は次のようになる
Ar = 0.120 mag, Ag = 0.071 mag, AK = 0.006 magと見積もられており、さらに、母銀河では
AV < 0.02と見積もられている (Guidorzi et al. 2009)。減光量が 0.1 mag程度である場合、数パー
セントの補正に過ぎないため、本研究では星間減光の影響がないと仮定して解析を行なった。

4.2 検証に用いた残光計算ツール
本研究では、2.3節で述べた、初期残光を説明する 3つの理論モデルを検証するにあたり、2つの

GRB残光の光度曲線やスペクトルを数値的に計算することができる 2種類の公開コードを使用し
た。「構造を持つジェットの開き角外視線モデル」に対しては afterglowpy (Ryan et al. 2020) を、
「冪乗則に従う外部媒質密度分布モデル」と「シェルの厚みの効果を考慮したモデル」に対しては
Magglow (Kusafuka et al. 2025c) を使用した。本節では、これらのGRB残光放射のシミュレータ
について説明する。

4.2.1 afterglowpy

ガンマ線バースト（GRB）の残光放射は、2節で述べたように、相対論的ジェットが外部媒質と
の衝突により形成される外部衝撃波でのシンクロトロン放射によって説明される。この残光を数値
的に再現するためには、ジェットの爆発エネルギーやローレンツ因子、開き角、星間空間の密度や、
衝撃波下流での微視的パラメータなどを仮定した放射伝達計算が必要である。特に、「構造を持つ
ジェットの開き角外視線 (off-axis structured jet) モデル」を想定する場合には、相対論的ジェット
の角度構造と、視線方向を考慮する必要がある。afterglowpy (Ryan et al. 2020) は Python で実
装されたオープンソースのシミュレーションコード3 であり、任意の視線角度およびジェット構造に
対して、シンクロトロン放射に基づくスペクトルおよび多波長残光の光度曲線を高速に計算できる。
この計算コードは 2.3.1 節で説明したように、Top-hat型ジェット、Gaussian型ジェット、Power-

law型ジェットの 3つのタイプの角度構造を持つジェットモデルを実装しており、ユーザーがジェッ
トの開き角 (thetaWing [rad])、Gaussian型ジェットの場合はコア角 (thetaCore [rad])、Power-law
型ジェットの場合は冪指数 (b)、ジェット軸上のエネルギー (E0 [erg])、視線角 (thetaObs)、を任意
に指定することができる。これらに加え、星間物質の密度 (n0 [cm−3])、電子のエネルギー分布の冪
指数 (p)、衝撃波下流での内部エネルギーの電子と磁場への変換効率 (epsilon e, epsilon B)、電
子の加速効率 (xi N) などの物理パラメータを指定することで、赤方偏移 z、光度距離 dLにいる観
測者が観測する放射フラックスを出力する。
計算には、Blandford-McKee解からから Sedov解への相対論的流体の力学進化 (2.1.5節を参照)

と、Equal Arrival Time Surface (EATS; 2.1.3節を参照) を考慮しており、任意の視線方向に対す
る、相対論的な視線効果を正確に取り扱うことができる。また、放射冷却を含むスペクトル計算も
可能であり、構造を持つジェットからの多波長光度曲線を出力可能な点が特徴である。ただし、シ

3https://github.com/geoffryan/afterglowpy
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ンクロトロン自己吸収やシンクロトロン逆コンプトン散乱の放射機構については実装されていない
ので、電波やガンマ線領域の残光放射の再現できない。また、星間空間の密度勾配についても実装
されておらず、一様密度分布を仮定していることに注意が必要である。
本研究では、afterglowpy に実装されている Top-hat型ジェット、Gaussian型ジェットのモデ

ルをそれぞれ仮定して、その他のモデルパラメータ値をベイズ推定することにより、モデルの妥当
性を検証した。

4.2.2 Magglow

Magglow (Kusafuka et al. 2025a,c) は Julia 言語で実装されたオープンソースのシミュレーショ
ンコード4 である。噴出物 (シェル) の厚みや磁化の影響を考慮した、シェルの力学進化モデルが実
装されており、順行衝撃波および逆行衝撃波からのシンクロトロン放射に基づくスペクトルおよび
多波長残光の光度曲線を高速に計算できる。
本コードは 2.3.2 節および2.3.3 節で説明したような、外部媒質の密度勾配とシェルの厚みの効果

を考慮したモデルが実装されている。ユーザーは、初期半径での外部媒質の密度 (n0 [cm−3])、外部
媒質密度分布の冪指数 (k)、シェルの初期の厚み (D0 [cm]) を任意に指定することができる。これ
らに加え、ジェット軸上のエネルギー (E0 [erg])、視線角 (thetaObs [rad])、電子のエネルギー分布
の冪指数 (p)、衝撃波下流での内部エネルギーの電子と磁場への変換効率 (epsilon e, epsilon B)、
電子の加速効率 (f e) などの物理パラメータを指定することで、赤方偏移 z、光度距離 dLにいる観
測者が観測する放射フラックスを出力することができる。
力学計算には、相対論的流体シミュレーションに基づく順行衝撃波・逆行衝撃波の時間発展 (2.1.4節

と2.1.5節参照)と、Equal Arrival Time Surface (EATS; 2.1.3節を参照) 効果が考慮されている。こ
れにより、任意の視線方向に対する相対論的視線効果を取り扱うことが可能である。また、シンク
ロトロン自己吸収、シンクロトロン逆コンプトン散乱、および Klein–Nishina 効果も実装されてお
り (A.4節、A.5節、A.6節参照)、電波からガンマ線に至る広い波長域の光度曲線を一貫して再現で
きる点が大きな特徴である。ただし、ジェット構造は一様 (Top-hat型) であり、横方向への拡がり
は考慮されていないため、後期の残光を議論する際には、留意が必要である。
本研究では、Magglow に実装されている「シェルの厚みの効果」および「外部媒質密度の冪乗分

布」を仮定し、それ以外のモデルパラメータをベイズ推定によって最適化することで、各モデルの
妥当性を検証した。一方で、Magglow の特徴の一つである噴出物の磁化の影響については、本研究
の解析では無視できると考えた。その理由は二つある。第一に、噴出物の磁化は主に噴出物の加速
段階で作用すると考えられており (Kusafuka et al. 2025a,c)、本研究で対象とする GRB 残光の観
測データにはその情報が直接的には含まれないと判断したためである。第二に、磁化率を示すパラ
メータを含めてベイズ推定を行った結果、その事後分布が 10−3 以下の値に集中することが確認さ
れたためである。以上の理由から、初期磁化率パラメータ S0 は固定値 10−3 として解析を行い、本
論文では噴出物の磁化に関する詳細な議論は扱わないこととした。

4.3 解析手順
本研究では2.3節で説明した通り、標準理論モデルでは説明が困難な観測結果に対して、解釈を与

える可能性のある 3つのモデルを検証し、理論的制約を行った。モデル検証および理論的制約のため
4https://github.com/yo3-sun/Magglow
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の統計解析には、3.1節で述べた通り、emceeおよび MultiNestを用いた。なお、本研究では emcee

と MultiNest を各解析に応じて使い分けているが、両手法に関して GRB 残光モデルを用いた比較
テストを行い、推定精度や計算効率を検証している。詳しくは付録 A.9節を参照されたい。解析対
象としたイベントは4.1節で述べた通り、GRB 080710およびXRF 080330である。本節では、解析
の目的と手法の全体像をまとめた後、各解析における具体的な手順を説明する。
まず、2.3.1節で述べた「初期残光の観測結果は、構造を持つジェットの開き角の外側から観測し

ている」という仮説の検証を行った。解析対象はGRB 080710であり、理論モデルの数値計算には、
ジェット構造を実装した afterglowpyを用いた。ジェット構造をTop-hat型およびGaussian型と
仮定し、それぞれについてモデルパラメータの事後分布を求めるために emceeを用いてベイズ推定
を行った。視線方向を表すパラメータ β = θobs/θj （ただし θobsはジェット軸と視線方向のなす角、
θj はジェットの開き角）の事後分布が β > 1の領域に得られるかどうかによって、仮説を検証した。
結果の詳細は5章で述べるが、推定の結果、事後分布は β ≤ 1の領域に収束し、初期残光において

はジェット構造の効果は顕著ではないことがわかった。この結果から、初期残光はジェットが断熱
減速期へ移行する段階の放射を観測している可能性が高いと解釈された。一方で、増光部分の再現
性には課題が残った。そのため、以降ではジェット構造の効果よりも、外部媒質やシェル構造の影
響が大きいと考えた。
次に、2.3.2節および2.3.3節で述べた「初期残光の観測結果は、有限の厚みをもつシェルと、冪乗則

に従う外部媒質密度分布の影響を受けた放射を観測している」という仮説を検証した。この解析で
は、GRB 080710およびXRF 080330を対象とし、理論モデルの数値計算には、シェル厚みと外部
密度勾配を考慮したダイナミクスを実装した Magglowを用いた。ベイズ推定には、emceeではなく
MultiNestを用いた。これは、emceeによる解析では、自己相関の長さや burn-in期間などのハイ
パーパラメータ設定によってサンプリングの収束性を十分に確保するのが難しく、解析効率が低下
することが課題であったためである。一方、MultiNestは事後分布の形状に依存せず広いパラメー
タ空間を探索でき、比較的少ない試行回数で収束に至る場合が多い。したがって、計算コストを抑
えつつ効率的に事後分布を導出できる可能性があると考え、本解析では MultiNestを採用した。
GRB 080710に対するベイズ推定では、シェル厚みと外部媒質密度分布の勾配を考慮することで、

先の解析で再現が困難であった増光部分が改善されるかどうかを調べた。また、「構造を持つジェッ
トの開き角外視線モデル」との比較を通して、より妥当な解釈を検討した。一方、XRF 080330に
対するベイズ推定では、シェル厚みと外部媒質密度分布の勾配に対する理論的制約のロバスト性を
評価するため、MultiNestの強みであるベイズ証拠値の比較を行った。
以上の流れを表4.3にまとめる。大きく分けて、この 3つの解析結果について、5章で順に説明する。

4.4 計算環境と実装
本研究の数値計算および解析には、青山学院大学山崎研究室が保持・運用している計算機サーバー

（PC名: astro6）を使用した。サーバーは CentOS Linux release 7.5.1804 (Core) 上で稼働してお
り、CPU は Intel(R) Xeon(R) Gold 6130 (16 × 2 コア, 2.10 GHz)、メモリは 92 GB である。
解析には Python 3.7環境下で行い、主要な科学計算ライブラリとしてNumPy、SciPy、matplotlib、

astropy、cornerなどを使用した。残光モデルの計算にはafterglowpy5およびMagglow6を用い、こ

5https://github.com/geoffryan/afterglowpy
6https://github.com/yo3-sun/Magglow
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表 4.3: 本研究におけるモデル検証・理論的制約の概要

対象天体 モデル 残光計算コード ベイズ推定法 目的・検証内容
GRB 080710 構造を持つ

ジェット
afterglowpy MCMC (emcee) 開き角外視線解

釈の検証
GRB 080710 シェルの厚みと

冪乗則の外部媒
質密度分布

Magglow CNS

(MultiNest)

増光期間が遷移
期に対応すると
の解釈の検証

XRF 080330 シェルの厚みと
冪乗則の外部媒
質密度分布

Magglow CNS

(MultiNest)

シェル厚みと外
部媒質密度冪乗
分布モデルの検

証

れらを Pythonまたは Juliaスクリプトから制御して数値計算を行った。ベイズ推定には、MCMC法
を実装したemcee7および Clustered Nested Sampling法を実装したMultiNest8を用いた。解析結果
の可視化および統計量の算出には、PyMultiNest9 に含まれるスクリプトmultinest marginals.py、
multinest marginals corner.py などを参考にした。
計算時間は、収束までに必要なサンプル数や、1サンプルあたりの尤度計算コストに依存する。長

い場合には、1 回の解析におよそ 1 ヶ月程度を要する場合もあった。各解析は、サーバー上で 16 コ
アを用いた並列処理により実行した。再現性を確保するため、事前分布の設定や固定パラメータの
値などはすべて記録し、また Python の依存パッケージは venv 環境を用いて統一した。

7https://emcee.readthedocs.io/en/stable/
8https://github.com/JohannesBuchner/MultiNest
9https://github.com/JohannesBuchner/PyMultiNest

88



第5章 解析結果

本研究では、2.1節で説明した標準理論モデルでは再現が困難な 2つのGRBイベント（GRB 080710

と XRF 080330）を対象として、2.3節で提案した 3つの理論モデルをベイズ推定により検証した。
本研究での解析手順については 4.3節でもまとめたが、まず、GRB 080710 に対して、残光計算

ツール afterglowpy (Ryan et al. 2020) (4.2.1参照) を用いて、「構造を持つジェットの開き角外視
線モデル」(2.3.1節参照) の emcee (Foreman-Mackey et al. 2013)による解析を行なった。その結
果、視線方向に関わるモデルパラメータの事後分布が、ジェットの開き角より内側を指向する領域
に集中していたことから、GRB 080710は「軸内方向から観測された構造をもつジェットモデル」で
説明される可能性が高いことを示した。このモデルにおいては、GRB 080710の光度の極大値とそ
の時刻を再現するためには、典型値より大きな爆発エネルギーと細いジェットを必要とすることが
わかった。しかし、MAP値を用いて書いた理論線と観測データを比較すると、増光期の再現性には
課題が残っていた。
この結果を踏まえ、次に、GRB 080710 および XRF 080330 に対して、残光計算ツール Magglow

(Kusafuka et al. 2025c) (4.2.2参照) を用いて、「有限の厚みシェルと外部媒質密度の冪乗分布モデ
ル」( 2.3.2 節および 2.3.3 節参照) の MultiNest (Feroz et al. 2008, 2009; Feroz et al. 2019)によ
る解析を行なった。その結果、増光期と無彩色ピークを示す初期残光の観測データは「有限の厚み
シェルと多様な外部媒質密度分布モデル」を支持することがわかった。
本章では、各イベントに対するモデル適用の詳細な結果を順に示す。

5.1 GRB 080710:構造を持つジェットモデル
GRB 080710 の多波長残光の光度曲線に対し、Top-hat 型 (TH) および Gaussian 型の構造ジェッ

トモデル (GF・GEM; 2.3.1節を参照) を用いた解析を行った。その結果、Top-hat 型ジェットは観
測データを再現できず、Gaussian 型ジェットに角度依存のローレンツ因子を導入した GEM モデル
が最も良い適合を示した。ただし、増光期の再現は不十分であり、単純な構造ジェットモデルのみ
では GRB 080710 の特徴的な光度曲線を完全に説明できないことが明らかになった。この結果は、
構造を持つジェットを考慮する必要性を支持すると同時に、外部密度分布やシェル厚みといった追
加要素を検討すべき動機を与えるものである。なお、本成果はObayashi et al. (2024)で出版されて
いる。
本節では、ジェット構造を組み込んだモデルを用いたベイズ推定の結果を示す。表 5.1 には、本

計算で与えた事前分布の範囲と、得られた 1D事後分布の中央値および分散を示す。また、表 5.2 の
左側 3列には、表5.1の計算で得られた最尤値（MAP値）と適合度を、右側 3列には、「開き角の外
側から観測されたのではないか」という仮説に基づき、β = θobs/θj ≥ 1の事前分布を課した場合の
結果を示す。さらに、図5.2、図5.3、図5.4に、表5.1で示した 3つの計算で得られたコーナープロッ
トを示す。ただし、3 でも述べたとおり、ベイズ推論においては事後分布そのものが推定結果であ
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り、MAP 値はその代表点にすぎない。したがって、MAP 値やこれに基づく適合度は、モデル間の
比較や傾向の補足を目的とした補助的な指標として提示する。

表 5.1: 事前分布の範囲と得られた 1D事後分布の中央値と分散

Θ⃗ 事前分布の範囲 TH GF GEM

log(E0 [erg]) [50, 55] 54.60+0.28
−0.41 55.00+5e−4

−1e−3 55.00+2e−3
−3e−3

Γ0 [10, 500] 97.28+9.73
−6.71 162.8+1.9

−1.8 104.6+1.1
−0.9

log(n0 [cm−3]) [-4, 2] −1.10+0.42
−0.47 −1.68+0.03

−0.02 −1.46+0.03
−0.03

θc [rad] [0.001, 0.5] 0.082+6e−3
−8e−3 0.499+4e−4

−0e−4 0.012+1e−4
−1e−4

α = θj/θc [1, 2] 1 固定 1.191+0.007
−0.011 2.00+1e−4

−2e−4

β = θobs/θj [0, 1.5] 0.762+2e−4
−1e−4 1.007+1e−4

−7e−5 4.18+4.22
−2.81 × 10−3

log(ϵB) [-5, -0.3] −2.33+0.44
−0.36 −2.478+0.013

−0.023 −0.30+2e−3
−3e−3

log(ϵe) [-3, -0.3] −2.52+0.34
−0.25 −2.015+0.004

−0.005 −1.95+6e−3
−6e−3

p [2.01, 2.99] 2.478+4e−3
−4e−3 2.767+0.002

−0.002 2.01+4e−5
−2e−5

log(fe) [-2, 0] −0.40+0.28
−0.40 −6.5+4.8

−11.2 × 10−4 −0.62+0.42
−0.43

表 5.2: TH、GF、GEMのそれぞれのジェット型モデルを仮定した元で、βの事前分布を [0, 1.5]と
[1, 1.5]で計算したベイズ推定で得られたMAP値

Model
TH

(β ≥ 0)
GF

(β ≥ 0)
GEM
(β ≥ 0)

TH
(β ≥ 1)

GF
(β ≥ 1)

GEM
(β ≥ 1)

θc[rad] · · · 5.00× 10−1 1.21× 10−2 · · · 5.00× 10−1 1.07× 10−2

θj[rad] 7.19× 10−2 5.92× 10−1 2.42× 10−2 6.71× 10−3 5.98× 10−1 1.07× 10−2

θobs[rad] 5.48× 10−2 5.96× 10−1 1.15× 10−4 6.72× 10−3 6.02× 10−1 1.07× 10−2

E0[erg] 4.09× 1054 9.95× 1054 9.98× 1054 9.95× 1054 9.99× 1054 9.99× 1054

n0[cm
−3] 3.24× 10−2 2.23× 10−2 3.47× 10−2 6.89× 10−4 2.33× 10−2 2.59× 10−2

Γ0 1.11× 102 1.62× 102 1.04× 102 2.09× 102 1.62× 102 1.49× 102

p 2.48 2.77 2.01 2.01 2.77 2.01

ϵe 2.50× 10−3 9.65× 10−3 1.12× 10−2 1.49× 10−2 9.7× 10−3 1.9× 10−2

ϵB 8.13× 10−3 3.24× 10−3 4.99× 10−1 5.00× 10−1 3.1× 10−3 4.98× 10−1

fe 0.246 0.997 0.543 0.177 0.996 0.648

χ2/d.o.f 22.3 24.7 10.5 18.3 24.3 12.1

χ2 1942 2124 900 1589 2091 1037

d.o.f 96− 9 96− 10 96− 10 96− 9 96− 10 96− 10
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表 5.1より、いずれのジェットモデルにおいても、事後分布の示す領域は、Γ0(θobs − θj) < 1 を
示しており、観測者は初期からジェットの放射を直接受けていた可能性が高いことが示された。こ
の結果は、「ジェットの開き角の外側から観測された」という仮説を支持しない。
さらに、MAP値を参考にすれば、視線方向に沿って運動する放射体が減速を開始する時刻は、い

ずれのモデルにおいても Tdec ∼ 103 秒程度となることが分かった。この結果は、無彩色的なピーク
という観測的特徴が、自由膨張期から断熱減速期への移行に対応している可能性が高いことを示し
ている。ただし、自由膨張期における増光指数は 2 乗あるいは 3 乗である一方、観測データは増光
指数 ∼ 1 を示しており、この点は本モデルでは説明できていない。この不一致は、外部媒質の密度
分布やシェルの厚みといった、本研究で簡略化のために無視した効果が影響している可能性がある。
加えて、本研究において最も良い適合度を示した GEM (β ≥ 0) モデルの事後分布から (図 5.4 参

照)、典型値よりも大きな爆発エネルギー E0 ∼ 1055 erg が必要である可能性を指摘している。事前
分布の上限に達していることから、事前分布の範囲を 50 < log(E0) < 57、1 < α < 3 と拡張した場
合でもベイズ推定を行なった結果 E0 ∼ 1056 erg、α = θc/θj ∼ 2.5 付近に収束する事後分布が得ら
れたが、物理的解釈には大きな変化を与えず、適合度の改善もされなかった。いずれの結果も、爆
発エネルギー E0は大きい領域、そしてエネルギーの集中する領域とジェットの広がりがより顕著
(θj ∼ 2θc) であるモデルが支持されたことを意味する。大きなエネルギーは、GRB 080710 の残光
が示す「無彩色的な極大」かつ「高い極大値」という観測的特徴により制約された結果であると考
えられる。一方で、ジェット構造は「急激な減光」という観測的特徴により制約された結果である
と考えられる。以下で順に考察する。
ジェット軸から角度 θ 方向に運動する放射体の自由膨張期から断熱減速期への移行時刻は

Tdec(θ) ∝ n
−1/3
0 E(θ)1/3Γ(θ)−8/3 (5.1)

というパラメータ依存性を持っており、この時刻におけるフラックスは

Fν,peak(θ) ∝ ν
1−p
2 f2−p

e ϵp−1
e ϵ

p+1
4

B n
p+1
4

0 Γ(θ)2(p−1)E(θ) (5.2)

の依存性を持つ。ただし、Γ(θ) と E(θ) はそれぞれジェット軸から角度 θ 方向に運動する放射体の
ローレンツ因子と運動エネルギーの初期値である。
観測された数千秒での無彩色ピークを自由膨張期から断熱減速期への移行で再現するために、E(θobs)

は典型値よりも大きく、そして Γ(θobs) や n0 は典型値よりも小さくする制限がかかる。しかし、
Γ(θobs) や n0を小さくするとフラックスも減少してしまうため、結果として E(θobs) が大きく見積
もられたと考えられる。実際には、Equal Arrival Time Surface (EATS; 2.1.3 節参照) での積分値
が観測者に到達するフラックスであり、Gaussian型のジェットモデルでは、ジェット軸付近にしか
エネルギーが詰まっていないため、TH型より厳しく制約されたと考えられる。ただし、この制約
はシェル厚みの効果を考慮することで緩和される可能性がある。シェルが厚い場合には自由膨張期
の終了時刻ではなく、その後の遷移期から断熱減速期への移行によって無彩色ピークを形成できる
ため、Tdec(θobs) が数千秒であるという制約が不要になるからである。
次に、図5.1 の 2 × 104 秒以降の光度曲線に見られる、ジェットの構造の違いについて考察す

る。GEMのモデルで得られた推定結果では、Gaussian 型ジェットの端の初期ローレンツ因子が
Γ(θj) ∼ 15 (< Γ0 ∼ 1 × 102)であり、Γ(θj)|θobs + θj | < 1を満たしていることがわかる。つまり、
初期からジェット全体からの放射が観測者に直接届いている。THやGF型のジェットモデルでは、
ローレンツ因子の初期値はジェットの各場所で変わらないと仮定しているため、ジェットの減速後
には、相対論的ビーミング効果の減衰により観測者が見えるジェットの範囲が広がる効果により減
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光が緩やかになり、3× 105秒付近の観測データを上回ったことで適合度がGEMに比べて悪化した。
以上から、減速中のジェットからの放射だと考えられる観測データはジェット構造の効果に影響さ
れると考えられ、3 × 105秒付近の観測データが GEM 型のジェットモデルの優位性を示している
ことがわかる。
したがって、最も良い適合度を示した GEM (β ≥ 0) モデルで得られた推定結果は、E(θobs) を大

きくして断熱減速期への移行時刻を遅くしつつ、明るい極大値を再現し、さらにジェット全体から
の放射が初期から観測され流ことで急激な減光を再現するように、α ∼ 2 や β ∼ 0 が制約されたと
考えられる。
また、GEM (β ≥ 0) モデルで得られた事後分布から、他のジェット構造の結果に比べて、ϵB が

大きい傾向を示していることがわかる。スペクトル進化を考察すると、自由膨張期の段階で νc が
z-bandよりも低周波側に来ることで、νc < νz < νr < νX の時の増光 T 2 を形成していることがわ
かる。ジェット軸から角度 θ 方向に運動する放射体の自由膨張期の νc(θ) のパラメータ依存性は

νc(θ) ∝ n
−3/2
0 ϵ

−3/2
B Γ(θ)−4t−2

obs (5.3)

である。電子の放射冷却を効率的に行うことで、数百秒までに、νc < νz を満たすよう、 ϵB を大き
い値に制約されたと考えられる。つまり、光度曲線に見られる無彩色性が ϵB への制約に影響を与
えたと考えられる。初期ローレンツ因子に角度分布を持つ GEM モデルでは、ジェット全体からの
放射が初期から観測されるため、異なるローレンツ因子および冷却状態を持つ複数の放射体からの
放射の寄与が EATS 上で重ね合わされることになる。この結果、冷却周波数 νc は角度方向に分散
を持ち、観測周波数が νc を跨ぐ寄与を同時に含むことが可能となるため、比較的大きな ϵB に対し
ても安定した尤度体積を形成することができたと考えられる。一方で、Top-hat 型および GF（ロー
レンツ因子に角度依存性がなく、質量分布が Gaussian 型）ジェットモデルでは、ϵB は GEM モデ
ルで制約されたような大きな値の領域には事後分布が収束せず、自由膨張期において増光指数が T 3

となるパラメータ領域に収束した。ローレンツ因子が一様である Top-hat 型および GF 型モデルで
は、EATS 上で寄与する放射体の物理量がほぼ揃うため冷却周波数が鋭く定まり、その結果、大き
な ϵB 近傍において安定した尤度体積を得ることが困難であったと考えられる。
さらに、GEM 型ジェットモデルでは、p の事後分布が事前分布の小さい方の端に張り付き、非常

に狭い範囲に制約された。これは、νc を下げるために上限に制約された ϵB を許容しつつ、観測さ
れているX線の緩やかな減光を再現するためだと考えられる。ϵB が上限に制限されなかったTH型
やGF型では比較的ソフトなスペクトル指数 (p ∼ 2.5) に事後分布が収束していることからも、ϵB
の制限が、pへの制限に影響していることがわかる。この効果は、X線の観測データの尤度寄与を
可視光や赤外線のデータと同等になるようにしたことが影響しているため、X線の放射起源が可視
光や赤外線とは異なるものと考え、尤度寄与を下げれば、これらの制約は緩和されると考えられる。
以上より、GRB 080710 に対して大きな爆発エネルギーとGEM型のジェットモデルの優位性が

示された。推定された爆発エネルギー E0 とジェットの開き角 θj から、真のジェットエネルギーは
Ej ∼ E0θ

2
c [1 − exp(−θ2j/2θ2c )] ∼ 1051 erg となり典型値を示す。また、推定された爆発エネルギー

E0 から見積もられる即時放射の放射効率は ηγ = Eγ,iso/(Eγ,iso + E0) ∼ 6 × 10−3 となり、非常に
低い放射効率を示す結果となった。
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図 5.1: GRB 080710の残光の観測データ (点)と、残光の理論曲線。ただし、青が z-band、赤が
r-band、緑がX 線 (0.3 keV) を表し、波線が Top-hat 型ジェットモデル、点線が Gaussian (GF)

型ジェットモデル、実線が Gaussian (GEM) 型ジェットモデルのベイズ推定で得られたMAP値で
与えられる理論曲線を表す。
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図 5.2: Top-hat型ジェットをGRB 080710の観測データに適用した場合のベイズ推定により得られ
たコーナープロット。青線はサンプルの中で事後確率の最大を示す (maximum a posterior; MAP)

値を示し、点線は中央値と 1σの分散を示す。
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図 5.3: Gaussian型ジェット (GF) をGRB 080710の観測データに適用した場合のベイズ推定によ
り得られたコーナープロット。青線はサンプルの中で事後確率の最大を示す (MAP)値を示し、点
線は中央値と 1σの分散を示す。
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図 5.4: Gaussian型ジェット (GEM) をGRB 080710の観測データに適用した場合のベイズ推定に
より得られたコーナープロット。青線はサンプルの中で事後確率の最大を示す (MAP)値を示し、点
線は中央値と 1σの分散を示す。

5.2 GRB 080710:有限の厚みシェルと外部媒質密度の冪乗分布モデル
GRB 080710 の z-band、r-band、X線の光度曲線に対し、シェルの厚みと外部媒質密度の冪乗

分布を導入したモデルの適用結果を示す。本件に関して、事前分布の複数条件での解析を行なった
が、その多くは増光部分への適合度が不十分であった。本節で示す結果は、増光期間に焦点をあて
て、その理論的解釈を与えることを目的としたものであり、減光部分の観測データ点の誤差を拡大
し、増光部分の尤度寄与を強調することにより増光部分を最もよく再現したものである。この結果
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は、（i）増光指数と遅く無彩色的なピークという観測的特徴を再現できる一方で、（ii）減光部分の
適合度は一様ジェットの仮定により不十分であることを明らかにするものであり、この結果は、前
節 5.1節 の期待と整合的である。
表 5.3 には、本計算で与えた事前分布の範囲と、得られた最尤値（Maximum a posterior; MAP）

および 1D事後分布の中央値と分散を示す。また、図5.5 には、GRB 080710の残光の観測データ
(点) と、事後分布に基づく 100セットの理論的な光度曲線 (薄い実線群) を示す。この光度曲線群
は、制約されたモデルの不定性の範囲において、緩やかな増光と遅く無彩色的なピーク時刻といっ
た観測の主要な特徴を再現することを示している。具体的には、増光部分に対する適合度は、最尤
推定値において χ2/d.o.f ∼ 43.3/(30− 11) ∼ 2.2となり、構造を持つジェットモデルの結果に比べ
て大幅に改善された。一方で、後期までの観測点を含めると χ2/d.o.f ∼ 1002/(196 − 11) ∼ 5.4と
なった。しかしながら、この場合でも構造をもつジェットモデルでの結果よりは良い適合度を示し
ている。また、図5.5に見られるように、減光部分では理論曲線が観測点を上回る傾向がある。この
差異は、減光期の光度にジェット構造が寄与している可能性を示唆しており、本モデルで仮定した
Top-hat型ジェットの近似が適切ではないことを意味していると考えられる。

表 5.3: 事前分布の範囲と得られたMAP値と 1D事後分布の中央値と分散

Θ⃗ 事前分布の範囲 MAP値 1D事後分布
log(E0 [erg]) [50, 55] 54.32 54.11+0.47

−0.89

log(Γ0) [1, 3] 1.62 1.68+0.22
−0.11

log(∆0/c [cm]) [1.5, 3.5] 2.65 2.67+0.05
−0.04

k [0, 2] 0.05 0.03+0.08
−0.02

log(n0 [cmk−3]) [-3, 3] 2.05 1.35+1.23
−1.66

θj [rad] [0.001, 1.5] 0.15 0.21+0.07
−0.04

β = θobs/θj [0, 2] 0.64 0.77+0.09
−0.10

log(ϵB) [-5, -0.3] −1.13 −1.37+0.89
−2.39

log(ϵe) [-3, -0.3] −2.65 −2.55+1.00
−0.42

p [2.01, 2.99] 2.05 2.09+0.05
−0.03

log(fe) [-3, 0] −0.07 −0.49+0.46
−0.85
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図 5.5: GRB 080710の残光の観測データ (点)と事後分布 (薄い実線)により計算される残光の理論
曲線。ただし、青が z-band、赤が r-band、緑色がX 線 (0.3 keV) を表す。

図 5.6で示した、MAP値から推定されるジェットのローレンツ因子の時間発展を見ると、数百秒程
度までは自由膨張 (Coasting phase)に近いダイナミクスを示すが、数千秒にかけて遷移期 (Transition

phase) に入り、光度が極大を示す時刻で断熱減速期 (Deceleration phase) へと移行していることが
確認できる。仮説の通り、この遷移期から断熱減速期への移行のタイミングで、遅く無彩色的なピー
クが出現していることが示された。遷移期の終了時刻も式 (2.217)より TBM ∼ 1.6 × 103 秒と評価
され、ちょうど可視光・近赤外線の無彩色ピークを示す時刻まで遷移期が継続していることを示す。
一方で、制約された爆発の全エネルギー E0 ∼ 1054 erg、ローレンツ因子の初期値 Γ0 ∼ 101.6、外部
媒質密度 n0 ∼ 101.4 cm−3 の推定値から、式 (2.219)より減速開始時刻も Tdec ∼ 1.6 × 103 秒と見
積もられ、無彩色ピークを示す時刻まで、外部媒質との衝突によるシェルの減速は開始していない。
つまり、GRB 080710 の可視光・近赤外線帯域の初期残光の増光は、自由膨張期に近いダイナミク
スであるものの、シェルの厚みの効果により弱い減速を受けたことで形成されたと解釈される。し
たがって、ローレンツ因子の初期値 Γ0 は増光部分の観測データに対して敏感に影響し、事後分布
が制約されたと考えられる。
以上より、ジェット構造の効果を考慮するモデルから、シェルの厚みと外部媒質の密度分布を考

慮するモデル変更しても、遅い無彩色ピークは (弱い減速を受ける)自由膨張期と断熱減速期へのダ
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イナミクスの変化により形成された可能性が高いことを示している。したがって、

Tdec ∝ n
−1/3
0 E

1/3
0 Γ

−8/3
0 (5.4)

Fν,peak ∝ ν
1−p
2 f2−p

e ϵp−1
e ϵ

p+1
4

B n
p+1
4

0 Γ
2(p−1)
0 E0 (5.5)

が観測データにより制約され、E0、n0、fe が比較的大きな値を、Γ0 が小さい値を示す領域に事
後分布が収束したと考えられる。見積もられた大きな E0 の値から、即時放射の放射効率は ηγ =

Eγ,iso/(Eγ,iso + E0) ∼ 2× 10−3 となり、前節 5.1節と同様に非常に低い放射効率が得られた。
遷移期のみでの再現が困難であった理由は、式 (2.207)の近似 (ΓFS ≫ 1かつ n′1(R) ≳ n′4(R))が成

り立つダイナミクスにおいて、光度が時間の 1乗に比例した増光を再現するためには、ν < min(νc, νm)

が要請される一方で、無彩色ピークを再現するためには、ν > max(νc, νm) が要求されるためだと
考えられる。無彩色ピークという観測的特徴がパラメータ制約に大きく寄与したことで、増光の
形成は、遷移期の中でも n′1(R) ≲ n′4(R) の段階のダイナミクスに起因する結果となった。また、
ν > max(νc, νm) の要請は k ∼ 0 の場合の自由膨張期における νm、νc は

νm ∝ ϵ
1/2
B ϵ2ef

−2
e n

1/2
0 Γ4

0

(
p− 2

p− 1

)2

(5.6)

νc ∝ n
−3/2
0 ϵ

−3/2
B Γ−4

0 t−2
obs (5.7)

とかけるので、これらの周波数を下げるために、すでにピーク時刻とピーク光度により比較的大き
い値に制約されている n0、fe と小さい値に制約されている Γ0 の影響を受け、ϵB が、比較的大き
な値に、ϵe が比較的小さい領域に事後分布を収束させたと考えられる (図 5.8 参照)。ただし、5.1

節で検討した TH型ジェットモデルに比べて、BM解に従う減速段階に移行する直前にも弱い減速
を受けているため、GEM型モデルでの結果に似たようなパラメータ領域を許容したと考えられる。
視線方向は β = θobs/θj < 1 の領域に事後分布が収束し、本モデルでも、前節 (5.1 節) の結果と同

様に、ジェットの開き角より外側から観測していると言う解釈は支持されなかった。ただし、ジェッ
トの開き角 θj と視線方向 β は、視線方向から遠い方のジェットの端からの明るい放射が届き始め
る、ジェットブレイク時刻 (∼ 106 秒) ではなく、視線方向に近い方のジェットの端からの明るい放
射が届き始める時刻 (∼ 104 秒) 以降の観測データにより制限された値であると考えられる。
図 5.8 の ∆0 の 1 次元事後分布は二峰性を示す。しかし、p および β との 2 次元事後分布では

この二峰性は弱い相関としてのみ現れ、また 許容される範囲は 2.63 < log(∆0) < 2.72 であり数倍
の幅しかなく桁で変化しない。このため、両ピークは観測的・物理的に区別可能な解を意味するも
のではなく、むしろパラメータ空間の形状（周辺化の効果や細い許容領域）によって生じた二峰性
であると解釈される。
本節で示す MAP 値から推定される GRB 080710 の電波残光は、バースト発生から 6 × 105 秒

後に極大を迎え、1 GHz で 0.001 mJy 程度の明るさになると推定され、これまでに観測されてい
る電波残光 から、典型的な値 (0.1 mJy 程度) (Chandra et al. 2012) に比べ 2桁程度暗い。GRB

080710 の電波残光の観測は報告されていない (Guidorzi et al. 2009) ものの、観測されていたとし
ても非常に暗いため、観測できなかった可能性が高い。
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図 5.6: MAP値により計算されるローレンツ因子の時間進化 (赤線)。紫破線が自由膨張期、黄色破
線が遷移期、緑破線が減速期における時間依存性を示す。

図 5.7: MAP値により計算されるスペクトル進化、青点線、赤点線、緑点線はそれぞれ、z-band、
r-band、X線の周波数を示す。
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図 5.8: 有限の厚みシェルと外部媒質密度の冪乗分布モデルをGRB 080710の観測データに適用し
た場合のベイズ推定により得られたコーナープロット。赤線はサンプルの中で事後確率の最大を示
す (MAP)値を示し、点線は中央値と 1σの分散を示す。

5.3 XRF 080330:シェルの厚みと外部媒質密度の冪乗分布モデル
5.3.1 主に赤外・可視光の観測データを用いた解析結果
本節では、XRF 080330の観測データに対して、有限の厚みをもつシェル効果および外部媒質密度

の冪乗分布モデルを組み込んだ理論モデルを用い、ベイズ推定による解析結果を示す。ただし、ここ
で示す結果は、X線データの誤差をフラックス値の 50%と仮定して解析を行ったものである。このよ
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うな誤差設定としたのは、本イベントの報告論文においてX線データの誤差が数値的に明示されて
おらず、また関連するwebページにも具体的な値の記載が見当たらなかったためである。Guidorzi

et al. (2009) に掲載された図から視覚的に判断すると、誤差の大きさはおおよそ 25%程度と見積も
られるため、次節の5.3.2節でX線の誤差を 25%とした場合の解析結果を示す。したがって、本節で
示す結果は、実質的に赤外および可視光データに基づく制約が主要な役割を果たしている。
事前分布の設定方針については 3.1.2 節で述べた通りであるが、解釈においては設定区間の違い

が影響し得るため、ここでは区間ごとに結果を比較する。さらに、観測データの種類の違いによっ
ても事後分布やモデル証拠は変化するため、各データセットが推定に与える影響を評価する観点か
ら整理を行った。表 5.4 には、各事前分布の区間と観測データセットの対応を示すとともに、得ら
れたモデル証拠の値と収束までに要した計算時間も併せてまとめた。さらに、表 5.5には、それぞれ
の計算で得られたMAP値を、表 5.6には、それぞれの計算で得られた 1D事後分布の中央値と分散
をまとめて示している。

表 5.4: 計算条件とそれぞれのモデル証拠の結果。

ISM Prior 標準 Prior 標準 Prior Wind Prior 極狭域 Prior 狭域 Prior

log(E0 [erg]) [50, 55] [50, 55] [50, 55] [50, 55] [53.1, 54.5] [53, 55]

log(Γ0) [1, 3] [1, 3] [1, 3] [1, 3] [2, 3] [2, 3.5]

log(∆0/c [cm]) [1, 3] [1, 3] [1, 3] [1, 3] [2.5, 3] [2, 3]

k 0固定 [0, 2] [0, 2] 2固定 [1.05, 1.65] [0, 2]

log(n0 [cmk−3]) [-3, 2] [-3, 2] [-3, 2] [-3, 2] [0, 1.2] [-1, 2]

θj [rad] [0.001, 1.5] [0.001, 1.5] [0.001, 1.5] [0.001, 1.5] [0.001, 1.5] [0.001, 1.5]

β = θobs/θj [0, 1.5] [0, 1.5] [0, 1.5] [0, 1.5] [0, 2] [0, 2]

log(ϵB) [-5, -0.3] [-5, -0.3] [-5, -0.3] [-5, -0.3] [-5, -3.6] [-6, -3]

log(ϵe) [-3, -0.3] [-3, -0.3] [-3, -0.3] [-3, -0.3] [-1.5, -0.3] [-1.5, -0.1]

p [2.01, 2.99] [2.01, 2.99] [2.01, 2.99] [2.01, 2.99] [2.01, 2.1] [2.01, 2.1]

log(fe) [-3, 0] [-3, 0] [-3, 0] [-3, 0] [-1.2, 0] 0固定
観測データ K,g,初期 r K,g,初期 r K,g,r K,g,r K,g,r K,g,r X

lnZ 115 177 152 116 133 187

計算時間 6日 11日 31日 21日 24日 4.4日

無情報事前分布を採用しているため、できる限り仮定に依存しないように設定した事前分布の区
間を「標準 Prior」とした。この標準 Prior に対し、外部媒質の冪乗構造を規定する冪指数を k = 0

に固定した場合、すなわち一様密度の星間物質を仮定する事前分布を「ISM Prior」とし、一方で
k = 2 に固定した場合、すなわち爆発前の親星が定常的に星風を放出していた環境を仮定する事前
分布を「Wind Prior」とした。これらの事前分布を課した場合に得られたモデル証拠を比較すると、
ISM Prior や Wind Prior のモデル証拠は標準 Prior に比べて 20以上小さい値を示した。この結果
は、ISM や Wind モデルを仮定するよりも、k を自由パラメータとして扱うモデルの方が支持され
ることを示唆している。また、標準 Prior を課した 2つの計算において、r-band の観測データの
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104秒以降のデータ点を 1点のみにした場合（表5.4では「初期 r」と表記）と、104秒以降のすべて
のデータ点を含めた場合（表5.4では「r」と表記）とで、得られたモデル証拠の値に 20以上の差が
生じた。この結果は、追加した 104 秒以降の観測データが尤度の寄与を低下させたことを示してお
り、モデルの限界が現れていると考えられる。本研究で用いたモデルでは、ジェットの内部構造を
簡単のために一様と仮定しているため、ジェットの内部構造の影響がより顕著になると考えられる
後期の時間帯はこの仮定が不適となった可能性がある。
標準 Prior で得られた事後分布を参考に、事前分布の区間を調整したものを「極狭域 Prior」と

「狭域 Prior」とした。事前分布の区間を以前の計算結果をもとに狭めたりずらすことで、より高い
尤度領域での高密度なサンプリングが可能となり、より良いモデルを評価することができる可能性
がある。また、パラメータのロバスト性や、事前分布の影響度を判断することも可能である。
「極狭域 Prior」は、モデル証拠 lnZ = 177 を示した計算で得られた 1D 事後分布の範囲を包括
するように設定したが、lnZ = 133 と 40以上低いモデル証拠を示した。これは、r-band 後期の観
測データを含めた lnZ = 152 の計算結果の事後分布範囲を完全にはカバーできておらず、とりわけ
冪乗型密度分布の冪指数のMAP値 k = 0.80 を除外してしまったことが主な原因と考えられる。
一方、「狭域 Prior」は、観測データに X 線を追加した影響を踏まえ、「極狭域 Prior」に比べて

若干広めの区間に設定した。さらに、極狭域 Prior では加速された電子の割合 fe = 1 と固定して
いる。これは、非熱的放射が支配的な残光データのみでは ϵe や ϵB と縮退関係を解けないことを指
摘した先行研究 Eichler et al. 2005や、狭域 Prior 以外の計算結果から、加速効率がおおよそ 50～
80% 程度であること（比較的高い傾向）に基づいている。一般に、ベイズ推定では探査領域の次元
が高いほど多くのサンプル数を必要とするため (A.9節参照)、収束までの計算時間が長くなる。実
際、狭域 Prior の計算時間が他に比べて短いのは、fe = 1 と固定したことが一因である可能性があ
る。また、狭域 Prior での計算結果は、表5.4 に示す中で最も良いモデルと評価された。

103



表 5.5: それぞれの計算条件で得られたMAP値と適合度。ただし、適合度 χ2の計算に用いたX線
のデータの誤差は、Guidorzi et al. (2009)に基づき、そのフラックス値の 25%とした。

Θ⃗ ISM Prior 標準 Prior 標準 Prior Wind Prior 狭域 Prior 狭域 Prior

log(E0 [erg]) 54.03 53.67 53.75 53.05 53.47 53.91

log(Γ0) 2.92 2.85 2.64 1.85 2.69 2.56

log(∆0/c [cm]) 2.43 2.66 2.49 2.52 2.61 2.47

k 0固定 1.43 0.80 2固定 1.21 0.78

log(n0 [cmk−3]) 1.74 0.50 0.58 0.92 0.48 1.06

θj [rad] 1.26 0.78 0.07 0.19 0.19 0.07

β = θobs/θj 0.29 0.64 0.003 0.65 0.64 0.01

log(ϵB) −4.94 −4.83 −4.82 −3.12 −4.99 −5.82

log(ϵe) −1.38 −0.97 −0.47 −1.35 −0.32 −0.15

p 2.16 2.06 2.03 2.05 2.04 2.03

log(fe) −0.13 −0.43 −0.03 −0.81 −0.01 0固定
χ2 2064 1641 882 2534 1107 626

d.o.f 158− 10 158− 11 158− 11 158− 10 158− 11 158− 10

reduced-χ2 13.9 11.2 6.0 17.1 7.5 4.2
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表 5.6: それぞれの計算条件で得られた 1D事後分布の中央値と分散。

Θ⃗ ISM Prior 標準 Prior 標準 Prior Wind Prior 狭域 Prior 狭域 Prior

log(E0 [erg]) 54.01+0.21
−0.20 53.52+0.23

−0.16 54.33+0.37
−0.37 53.31+0.59

−0.69 53.51+0.06
−0.03 53.93+0.08

−0.08

log(Γ0) 2.94+0.04
−0.07 2.68+0.21

−0.25 2.77+0.15
−0.19 2.44+0.38

−0.42 2.77+0.16
−0.19 2.95+0.52

−0.57

log(∆0 [cm]/c) 2.43+0.01
−0.01 2.65+0.01

−0.02 2.47+0.01
−0.01 2.57+0.17

−0.02 2.62+0.01
−0.02 2.48+0.03

−0.03

k 0固定 1.43+0.05
−0.07 0.81+0.10

−0.07 2固定 1.21+0.01
−0.04 0.77+0.13

−0.12

log(n0 [cmk−3]) 1.67+0.19
−0.18 0.36+0.23

−0.19 0.93+0.37
−0.33 1.13+0.58

−0.70 0.51+0.06
−0.04 1.13+0.19

−0.35

θj [rad] 0.89+0.40
−0.46 0.92+0.39

−0.43 0.07+4e−3

−4e−3 0.18+0.01
−0.01 0.19+0.01

−0.01 0.08+0.01
−0.01

β = θobs/θj 0.40+0.32
−0.27 0.42+0.30

−0.28 0.04+0.04
−0.03 0.67+0.03

−0.03 0.64+0.02
−0.02 0.03+0.11

−0.03

log(ϵB) −4.58+0.91
−0.29 −4.72+0.27

−0.18 −4.47+0.75
−0.37 −3.33+0.72

−0.57 −4.97+0.04
−0.02 −5.88+0.34

−0.12

log(ϵe) −1.59+0.24
−0.39 −0.78+0.17

−0.22 −1.83+0.80
−0.62 −1.59+0.68

−0.57 −0.34+0.03
−0.05 −0.14+0.04

−0.16

p 2.13+0.03
−0.03 2.05+0.02

−0.02 2.05+0.02
−0.01 2.05+0.01

−0.01 2.04+0.01
−0.01 2.03+0.01

−0.01

log(fe) −0.25+0.17
−0.26 −0.26+0.18

−0.27 −0.36+0.26
−0.40 −1.04+0.71

−0.57 −0.06+0.04
−0.08 0固定

観測データ K,g,初期 r K,g,初期 r K,g,r K,g,r K,g,r K,g,r X

lnZ 115 177 152 116 133 187

さまざまな Prior を課した計算で得られた最尤値および 1D事後分布の結果から、シェルの厚み
の初期値は一貫して log(∆0/c) ∼ 2.5 (∆0 ∼ 9.5× 1012 cm) 付近に集中しており、この値はロバス
トな値であると判断できる。この結果が示唆する起源天体の物理については、6 章で述べる。一方
で、本研究で比較的広めの設定として採用した標準 Priorにおいても、[1, 3] の範囲を事前分布とし
ており、これより薄い、あるいは極端に厚いシェルについては、探索対象としていない。したがっ
て、本研究の解析結果のみから、その領域を統計的に「棄却した」と結論づけることはできない。し
かし、5.1 節や2.2 節で示したように、シェルの厚みの効果を無視したモデルでは、自由膨張期間に
おける緩やかな増光が再現できないことが示唆されている。これらを踏まえると、観測される増光
期の特徴には、有限のシェルの厚みの効果が不可欠であると考えられ、得られた ∆0 の値は統計的
な制約と、物理的整合性の両面から支持される結果であると言える。
視線方向を表す β = θobs/θj の事前分布は [0, 1.5] または [0, 2] と設定し、いずれの場合も β < 1

の範囲で事後分布が得られたため、ジェット軸方向の近傍に観測者がいる解釈が妥当である結果と
なった。したがって、本イベント XRF 080330 の観測論文で報告されていた、ジェットの開き角か
ら外側から観測している (off-axis jet; β > 1) という解釈は GRB 080710 と同様に支持されない結
果となった。このパラメータ β は、ジェットの開き角のパラメータ θj と依存関係であるが、ジェッ
トの開き角の典型値として知られる、θj ∼ 0.1 rad (近年では θj ∼ 0.05 rad など細いジェットモデ
ルの提案もある) に対して十分広い事前分布を課した。したがって、ジェット軸近傍方向から観測
している、という解釈は観測データにより支持されていると言える。
冪乗型密度分布の冪指数は ISM (k = 0) や Wind (k = 2) ではなく、k ∼ 1 程度であり、特に

r-band の観測データをすべて用いた計算では k ∼ 0.8 を支持した。この結果は、親星の爆発前の星
風が一定ではなかったことを示唆するものである。詳細は 6 章で述べる。
ジェットの開き角 θj は、r-band の観測データを「初期 r」で計算した場合に比べ、104 秒以降の
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データ点をすべて含めた「全 r」の計算では、事後分布の分散が小さくなった。この結果は、後期
(104 秒以降) の観測データが増えたことでジェットブレイクタイムの情報がより強く反映され、制
約が強まったためと考えられる。ただし、本研究ではジェットの内部構造の詳細を考慮していない
ため、開き角に関する理論的解釈は慎重に行う必要がある。また、θj に対する観測者の見込み角 β

も、ジェットブレイクタイムの情報がより強く反映された結果になっていると考えられる。
より具体的なパラメータの推定値を考察し理論的な解釈を行うため、上記の結果の中で最も高い

モデル証拠を示し、データへの適合度も最も良好であった狭域 Prior の計算結果を詳しく取り上げ
る。図 5.9 には、XRF 080330 の観測データと、MAP値および事後分布に基づいて計算された残
光の光度曲線を示す。ただし、図 5.9の描画に用いた X線の観測データの誤差は、Guidorzi et al.

(2009)に基づき、そのフラックス値の 25%とした。

図 5.9: XRF 080330の残光の観測データ (点)と事後分布により計算される残光の理論曲線。ただ
し、黒がK-band、黄色がH-band、赤が J-band、緑が i-band、紫が r-band、青が g-band、水色
がX 線 (3 keV) を表す。

得られた事後分布からランダムに 100個のパラメータセットをサンプリングし、計算された光度
曲線を薄い実線で示した。この光度曲線群は、モデルの不定性範囲において、緩やかな増光や遅く
無彩色的なピークといった観測の主要な特徴を再現している。
一方で、105 秒以降の r-band の観測点は、モデルの不定性の範囲内では完全に説明できていな

い。MAP 値を用いてジェットブレイクの時刻 Tjbを見積もると、

Tjb = (1 + z)|θj ± θobs|8/3
(

3E0

32πn0mpc5

)1/3

∼ 9× 104 s (5.8)
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が得られる。このジェットブレイクの時間帯の光度は、ジェットの内部構造が Gaussian 型の場合
には一様ジェットの場合より暗くなると予想されるため、これらの観測点はモデルの適用範囲外と
自然に解釈できる。
図 5.10 に MAP 値に基づいて計算されるジェットのローレンツ因子の時間発展を示す。103 秒付

近で遷移期 (Transition phase) から断熱減速期 (Deceleration phase) への移行が示唆される。解析
的評価式 (2.217)からも、遷移期の終了時刻は TBM ∼ 1.4× 103 秒と評価され、ちょうど可視光・近
赤外線の無彩色ピークの時刻に対応している。よって、数千秒にみられる、遅い無彩色ピーク (ブ
レイク) の形成は、遷移期から断熱減速期へのダイナミクスの変化に起因することがわかった。

図 5.10: MAP値により計算されるローレンツ因子の時間進化 (赤線)。

また、遷移期における slow coolingの場合のスペクトル進化を考察すると、式 (2.212)より、ν < νm

のときは Fν ∝ t1.09obs 、νm < ν < νc のときは Fν ∝ t0.24obs の増光が期待される。図 5.9 の数百秒付近
で観測される光度曲線の周波数に応じた break は、この νm との大小関係の切り替わりに対応して
いると解釈できる。また、図 5.11 には、得られたMAP値から計算されるシンクロトロンスペクト
ルの時間進化を示す。
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図 5.11: MAP値により計算されるシンクロトロンスペクトルの時間進化。ただし、黒点線は K-

band、黄色点線はH-band、赤点線は J-band、緑点線は i-band、紫点線は r-band、青点線は g-band、
水色点線はX 線の周波数を表す。

スペクトル進化の図 5.11 からもわかるが、MAP値に基づく、電波残光を計算すると 105 秒程度
で極大を迎え、その明るさは 1 GHz の場合は 0.05 mJy 程度、10 GHz の場合は 1 mJy 程度になる。
本イベント XRF 080330 の電波残光の観測結果は報告されていない (Guidorzi et al. 2009; Urata

et al. 2015) が、これまでに観測されている電波残光 から、典型的には 105 秒程度で 0.1 mJy 程度
とされている (Chandra et al. 2012)。従って、MAP値から推定される電波残光は典型値より明る
い極大を迎えていたことになる。もし、フォローアップ観測が試みられていた場合には、本イベン
トからの電波残光を検出できていた可能性が十分にあると考えられる。
図 5.12 には、本計算で得られたコーナープロット (1次元および 2次元平面へ射映した事後分布)

を示す。コーナープロットから、シェルの厚みと外部媒質の分布の冪指数は事前分布の端に寄らない
ピークを示していることから、与えられた観測データによって、これらのパラメータ値が限られた領
域に制約されていることが確認できる。一方で、ジェットのローレンツ因子の初期値は log Γ0 > 2.4

の領域で広く分布していることから、「どの値らしい」という限定的な制約には至っていないものの、
「大きい傾向」にあることがわかる。
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図 5.12: XRF 080330 の (主に可視光・近赤外) 残光データに基づくベイズ推定により得られた事後
分布のコーナープロット。赤線はサンプルの中で事後確率の最大を示す (MAP)値を示し、点線は
中央値と 1σの分散を示す。

5.3.2 X線の観測データも含めた解析結果
前節で示した結果は、X線の誤差の大きさを 50%とした結果であったため、X線データによる制

約は緩やかであった。そこで、Guidorzi et al. (2009)に示された図を参考に、X線フラックス値の
25%を誤差として設定し、MultiNest を用いたベイズ推定を行った。この計算では MultiNest の
自動停止条件に達しなかったが、エビデンスの変動幅が比較的小さく（0.05程度）、収束に近いと判
断されるため、この結果を代表値として採用した。同様の条件で事前分布を変更した別計算でも自
動停止には至らなかったことから、本結果は完全収束には達していないものの、安定した近似解を
与えていると考えられる。したがって、本結果は定量的な結論を与えるものではないが、以下に述
べるように、事後分布の傾向やMAP値の近傍解から、X線データを考慮した際のモデルの応答を
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概観することはできる。
表 5.7 には、主要な結果を得た際の事前分布の範囲と、MAP 値および 1D 事後分布の中央値

と分散を示す。また、図 5.13 には、XRF 080330の残光の観測データ (点) と、事後分布に基づ
く 100 セットの理論的な光度曲線 (薄い実線群)を示す。この光度曲線群は、制約されたモデルの
不定性範囲において、緩やかな増光と遅く無彩色なピーク時刻といった観測の主要な特徴を概ね
再現することを示している。具体的には、観測データ全体を通しての適合度は、MAP値において
χ2/d.o.f ∼ 525.8/(158− 11) ∼ 3.58 となった。

表 5.7: 事前分布の範囲と得られたMAP値と 1D事後分布の中央値と分散

Θ⃗ 事前分布の範囲 MAP値 1D事後分布
log(E0 [erg]) [52, 56] 55.25 55.44+0.48

−0.38

log(Γ0) [1, 4] 3.90 3.75+0.23
−0.43

log(∆0/c [cm]) [1, 3] 2.46 2.46+0.01
−0.01

k [0, 2] 0.73 0.74+0.02
−0.02

log(n0 [cmk−3]) [-2, 2] −0.22 −0.12+0.29
−0.49

θj [rad] [0.001, 1.5] 0.76 0.62+0.83
−0.52

β = θobs/θj [0, 2] 0.94 0.59+0.37
−0.55

log(ϵB) [-6, -1] −5.54 −5.74+0.64
−0.24

log(ϵe) [-3, -0.1] −1.89 −2.12+0.40
−0.56

p [2.01, 2.99] 2.32 2.33+0.01
−0.02

log(fe) [-1,0] −0.13 −0.22+0.20
−0.49

χ2 - 525.8 -

d.o.f - 158− 11 -

reduced-χ2 - 3.58 -

図 5.13 は GRB 080710 と同様に後期のデータ点への適合度は他のデータ点と比較して悪いこと
を示している。この結果についても、本モデルで仮定した Top-hat 型ジェットの近似が完全には適
切ではないことを意味していると考えられる。実際、前節 (5.3.1節) でも示した通り、104 秒以降の
データ点を含めない場合でのモデル証拠値は含めた場合に比べて、lnZ が 20 以上高かった。この
ことから、後期の観測点は本モデルが想定する放射機構のもとでは生成される確率が低く、本モデ
ルで考慮されていないジェット構造などの存在を示唆している。
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図 5.13: XRF 080330の残光の観測データ (点)と事後分布 (薄い実線)により計算される残光の理
論曲線。ただし、黒が K-band、黄色が H-band、赤が J-band、緑が i-band、紫が r-band、青が
g-band、水色がX 線 (3 keV) を表す。この結果は、X線のデータの誤差を 25%とし、X線の尤度
寄与を向上させたことで、X線の誤差を 50%として解析した結果の図5.9 に比べてX線の観測デー
タと理論線の適合度が改善していることがわかる。

遷移期間を形成するシェルの厚みの初期値は∆0 ∼ 8.7 × 1012 cm と推定され、遷移期の終了時
刻は式 (2.217) より TBM ∼ 1.4 × 103 秒と見積もれる。一方で、減速開始時刻は式 (2.219) より、
観測開始時刻よりも十分前に位置しているので、式 (2.207) が成り立つ遷移期でのダイナミクスに
よって、減光前の観測が再現されていると解釈できる。スペクトル進化の観点では、5.3.1節の結果
と同様に、増光期では slow-cooling にあると考えられる。つまり、約 200 秒付近で見られる周波数
依存の増光指数の変化は、νm が観測帯域を横切る効果と整合的であり、式 (2.211) に基づけば、増
光指数は ν < νm のとき t1.1obs で、数百秒で観測周波数を順に横切った後は、νm < ν < νc に対応し
t0.1obs に従い増光する。図 5.14 に示すように、∆0 と k の本モデルを特徴づけるパラメータの事後分
布は良好に収束しており、事前分布の変更や、無彩色ピークを示さない X 線の尤度寄与を変更に関
わらず、ほぼ同一の領域に収束した (5.3.1 節参照)。これらは、本推定値が可視光・近赤外線の光度
曲線が示す無彩色ピークにより制約をされたことを裏付けており、この結果は頑健であることを示
している。
また、順行衝撃波下流の微視的パラメータに関しては、ϵe が比較的大きく、ϵB が小さい値へと制
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約される傾向が見られた。この傾向は、事前分布の変更や X 線データおよび 104 秒以降の可視光
データの尤度寄与の変更においても一貫したものである (5.3.1 節参照)。したがって、可視光・近
赤外帯の光度曲線に見られる、無彩色ピーク後の周波数に依存しない減光の挙動から強く制約され
たと考えられる。図 5.13 に示すように減光指数は周波数に依存していない。このことから、slow

cooling の状態で無彩色ピークを形成した後、105 秒までの間に νc が観測周波数帯を横切らないと
いう制限により、 ϵB が大きい値領域に収束したと考えられる。この制約は、無彩色ピーク以前に
ν > max(νm, νc) を満たすように制約された GRB 080710 の場合とは逆で、電子の放射冷却効率を
下げることで 10 万秒までに νc > νg を満たすために、ϵB が非常に小さい値へと制約されたと考え
られる。ただし、後期の光度曲線には本モデルで考慮されていないジェット構造の寄与が顕著にな
ると考えられるため、この点は今後の課題である。
周辺媒質の密度分布の冪指数 k についても、図 5.14 に示されるとおり強く制約され、前節で示

した結果と同様のパラメータ領域に収束していることがわかる。これは、X線の尤度寄与の強弱に
関わらず、無彩色ピークの前後での光度曲線の傾きが、密度勾配を定めていると考えられる。
一方、ジェット開き角 θj および視線方向比 β = θobs/θj の事後分布は広い範囲に分布した。前節

で示した、使用する観測データに r-band の後期の点を含めかつX線データを含まない条件での推
定結果においては、θj や β は非常に狭い領域に事後分布が収束していた。X線のデータが含まれた
ことで、数千秒までのデータが増えたために r-bandの最後の一点による制約が緩められ、事後分布
は広い範囲に分布したと考えられる。これは、前節で示した「狭域 Prior」の結果と同様の振る舞い
である。さらに、本研究では Top-hat 型ジェット近似を採用しているため、ジェット角度に関する
特徴がモデルに十分に反映されず、その不定性が事後分布の広がりとして現れたと解釈できる。
ところで、X 線の尤度寄与を低減した推定を行った結果、E0 ∼ 1054 erg、Γ0 ≳ 3× 102、n0 ∼ 1、

p ∼ 2.05付近に事後分布が収束し、X線の観測データに対して暗い理論線を得た。一方で観測デー
タ全体の再現性が改善された、表 5.7 や 図 5.14 に示す結果では、X 線の尤度寄与を低減した場合
に比べてE0 ∼ 1055 erg、Γ0 ≳ 2× 103 と一桁程度大きくなり、n0 ∼ 0.1 と一桁程度小さい値を示し
た。さらに電子のエネルギースペクトルの冪指数は p ∼ 2.3 と変化した。このことから、X線帯域
の適合度を確保するためには、より高い初期エネルギーと初期ローレンツ因子、そしてより低密度
の外部媒質が本モデルにおいて要求され、結果として広帯域（可視光～X線）を通した整合的なス
ペクトル・時間発展を再現する方向にパラメータ空間が強く制約されたことが分かる。ただし、逆
行衝撃波など追加成分を考慮すれば制限が緩くなる可能性もあり、これは今後の課題である。
また、本結果が示す爆発エネルギー E0 とジェットの開き角 θj から、真のジェットエネルギーは

Ej ∼ E0θ
2
c/2 ∼ 3.6× 1053 erg となる。ただしジェットの開き角は不定性が大きく、X線データの明

るさを説明するためだけに大きな爆発エネルギーが必要だったことを考慮すれば、この真のジェッ
トエネルギーの推定値についても不定性が大きいと考えられる。また、推定された爆発エネルギー
E0 から見積もられる即時放射の放射効率は ηγ = Eγ,iso/(Eγ,iso +E0) < 2.2× 10−3 となり、非常に
低い放射効率を示す結果となった。
表 5.7 に示す MAP 値に基けば XRF 080330 の 1 GHzの電波残光は、バースト発生から 1× 106

秒後に極大を迎え、1 mJy 程度の明るさになると推定される。XRF 080330 の電波残光の観測結果
は報告されていない (Guidorzi et al. 2009; Urata et al. 2015) が、これまでに観測されている電波
残光 から、典型的には 105 秒程度で 0.1 mJy 程度とされている (Chandra et al. 2012)。従って、
MAP値から推定される電波残光は典型値より明るい極大を迎えていたことになる。もし、フォロー
アップ観測が試みられていた場合には、本イベントからの電波残光を検出できていた可能性が十分
にあると考えられる。
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図 5.14: XRF 080330 の残光データ (X線データの誤差を 20%にした場合) に基づくベイズ推定に
より得られた事後分布のコーナープロット。赤線はサンプルの中で事後確率の最大を示す (MAP)

値を示し、点線は中央値と 1σの分散を示す。
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第6章 議論

第5章では、GRB 080710 および XRF 080330 に対して、「構造を持つジェットの開き角外視線モ
デル」と「有限の厚みシェルと外部媒質密度の冪乗分布モデル」(2.3節を参照) を適用した結果を示
した。本章では、5章で得られた結果から、ジェットの構造やシェルの厚みおよび外部媒質密度に関
する新たな知見や、GRB起源の解明に迫る示唆についてまとめる。また、本研究でベイズ推定を用
いた解析を通して得られた、GRB残光モデルの検証における課題や注意点についても議論する。

6.1 構造を持つジェットモデルに関する議論
6.1.1 ジェットの開き角外視線 (off-axis jet) モデルが選ばれなかった理由
本研究で解析したGRB 080710の残光については、観測論文 Krühler et al. (2009a) ではジェッ

トの開き角の外側から観測された GRB (off-axis jet model) であると定性的に述べられていた。し
かし、本解析ではジェットの開き角の内側 (ジェット軸近傍方向) から観測されたものであると結論
づけた。その理由は、6.3.3節でも述べるように、狭い尤度領域のサンプリングを不得意とするベイ
ズ推定の性質による限界の可能性もある。しかし、β = θobs/θj ≥ 1（観測者がジェットの開き角の
外側にいるという仮定）の事前分布を用いても、ジェットの開き角の外側から観測されたという理
論的解釈を実質的に導くことはできなかった。
ジェットの開き角外視線 (off-axis jet) モデルが支持されなかった主な理由は、増光指数と光度の

極大値にあると考えられる。観測された増光指数は T 1.1であり、ジェットの開き角外視線 (off-axis

jet) モデルの場合に期待されるよりも緩やかである。この増光指数を再現するために、ジェットの
内部構造を考慮することが有効である可能性がある。しかし、Gaussian型ジェットを仮定した場合、
式 (2.169)で述べたように、視線方向に近いジェット構造から順次観測者に光子が届くことで増光
が進むが、観測されている増光指数を再現できるコア角 θc と視線方向 θobsの組み合わせを持つパ
ラメータセットはベイズ推定でのサンプルには存在しなかったと考えられる。ジェット構造は中心
軸を中心とした Gaussian型であるが、観測者に届く光子の領域は視線方向を中心とした半径 1/Γ

の角度内である。ジェットの減速とともにこの角度は広がるが、見える範囲には明るい領域と暗い
領域が混在する。このため、観測される増光指数を再現するには、従来のGaussian型ジェットより
も、1/Γ の広がりとともに明るい放射が順次届く構造を考える方が適していた可能性がある。
次に、光度の極大値も視線方向を制約する要素である。可視光・赤外領域で観測された光度の極大

値は ∼ 1 mJy と報告されており、比較的明るい。観測者がジェットの開き角より外側にいる場合、
明るい放射が届く段階では、ジェットはすでに断熱減速期に入っている必要があり、この段階では、
外部衝撃波下流での磁場増幅が弱まるため、放射エネルギーも減衰する。したがって、ジェットの
開き角より外側にいる観測者にこれほど明るい放射が届くためには、より大きな爆発エネルギーを
仮定する必要があった可能性がある。
さらに、即時放射の等方放射エネルギーも、ジェットの開き角外視線 (off-axis jet) モデルを不

自然にする要因である。GRB 080710では log(Eγ,iso [erg]) = 51.75 と報告されており、典型的な

114



長時間GRBの値 (Eγ,iso ∼ 1052 erg) に近い。対照的に、ジェットの開き角の外側の方向から観測
されたと解釈できる短時間 GRB 170817A (Beniamini et al. 2020; Granot et al. 2018; Ioka et al.

2019) の観測されている即時放射の等方放射エネルギーはEγ,iso = 5.35× 1046 erg と報告されてお
り、同じくジェットの開き角の外側の方向から観測されたと解釈できる GRB 190829A (Sato et al.

2021) は Eγ,iso ∼ 1050 erg という観測値が報告されている。いずれも典型値 (短時間 GRBの典型
値はEγ,iso ∼ 1050 erg)より 2桁以上さい。これらの事例から、ジェットの開き角外視線観測では即
時放射のエネルギーは通常より大幅に小さくなる傾向がある。GRB 080710の即時放射が比較的典
型値であることを考慮すると、ジェットの開き角外視線観測の解釈は物理的に不自然である。ただ
し、本解析では即時放射データ自体は用いておらず、この点が解析結果に直接影響を与えたわけで
はない。

6.1.2 残光の光度曲線に対するジェット構造の効果
本研究のベイズ推定の結果、GRB 080710の残光を説明する上で、検討したジェットモデルの中

では、Gaussian-GEM ジェットモデルが有意であることが明らかとなった。これは、数千秒までの
増光期の観測データと、3× 105 秒付近の後期の観測データとの整合性が最もよかったためである。
ジェットの端からの放射が初期から観測されるような、ジェット構造とローレンツ因子であること
から、急激な減光を可能にした。さらに、初期からジェット全体の多様なローレンツ因子を持つ放
射体からの放射の寄与が観測者に届いたことで、可視光領域の光度曲線に見られる T 1 に近い増光
と、無彩色的な光度の極大、X線を説明できるような大きな ϵB と小さな p というパラメータ領域に
事後分布を制約することを許容したと考えられる。Top-hatやGaussian-GF ジェットモデルでは、
視線方向の放射の寄与が強く、多様なローレンツ因子を持つ放射体からの放射の寄与が低いことと、
EATS 面の明るさも GEM に比べて明るくなることから、ν < νc を許容するパラメータ領域に事後
分布は収束しなかったと考えられる。
一方で、ジェットの減速が進むと、噴出物の進行方向に対して垂直な方向（横方向）への広がり

も無視できなくなる。この横方向への拡散は、ジェット内部のエネルギー分布を均一化させ、本来
の内部構造の特徴を弱める可能性がある。本研究で用いた残光の理論計算コードでは、横方向への
広がりを無視しているため、この効果がGaussian型ジェットにおいてどの程度重要となるかは今後
の検討課題である。特に、Top-hat型ジェットの場合には非相対論的段階で横方向への広がりが顕
著となることが知られており、Gaussian型ジェットでも同様の効果がどのように現れるかを明らか
にする必要がある。
また、GEM モデルの場合においても、自由膨張期の Fν ∝ T 2 という増光は、観測されている、

Fν ∝ T 1 の増光の再現性には課題が残り、ジェットの内部構造の詳細だけでは観測結果を十分に説
明できない可能性を示唆している。初期の増光やピーク時刻の特徴を再現するためには、ジェット
の内部構造よりも外部媒質密度分布やシェルの厚みといった環境的・力学的要因を考慮することが
重要である。このような背景から、本研究の次のステップとして、シェルの厚みの効果と外部媒質の
密度分布を取り入れたモデルを採用し、初期残光の光度曲線をより包括的に再現する試みを行った。
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6.2 シェルの厚みと外部媒質密度の冪乗分布モデルに関する議論
6.2.1 シェルの厚みから得られるGRB起源への示唆
本研究で解析を行った GRB 080710 および XRF 080330 の残光観測結果から、いずれの場合も

シェルの厚みについて ∆0 ∼ 9× 1012 cm 程度という制限を得た。この制約は、2.3.3 節の終盤で述
べた、残光の極大を与える時刻で、シェルの厚みが制約されるという期待と一致し、ロバストな結果
だと考えられる。シェルの厚みが中心エンジンの活動によって形成されると考えると、中心エンジン
の活動時間はGRB 080710 の場合は ∆0/c ∼ 4.7× 102 秒、XRF 080330の場合は ∆0/c ∼ 2.9× 102

秒と推定される。一方で、即時放射（prompt emission）の継続時間から推定される、中心エンジン
の活動時間はGRB 080710 の場合は T90/(1 + z) ∼ 65 秒、XRF 080330の場合は T90/(1 + z) ∼ 24

秒と推定される。したがって、即時放射（prompt emission）の継続時間から推定されてきた従来の
認識よりもおおよそ 7～10倍長いことを示唆するものである。
この示唆は、X線の即時放射の観測とも整合的である。実際、1.1.1 節でも紹介したように、ぎ

んが衛星で観測された GRB 900126 では、ガンマ線放射に先行して X線放射が発生し、より長い
継続時間を示した (Murakami et al. 1991)。また、近年打ち上げられたX線望遠鏡 Einstein Probe

(EP) の観測によりば、X線帯域における即時放射の継続時間が、Swift によるガンマ線帯域の継続
時間よりも有意に長い事例が複数報告されている。例えば、EP240801a (XRF 240801B) では、即
時放射の継続時間がガンマ線帯域では 22.3 秒であるのに対し、X線帯域では 148 秒と報告されて
いる (Jiang et al. 2025)。また、X線フレアの観測からも、中心エンジンの活動時間はガンマ線の
継続時間から推定されるよりも長いことを示唆する (Burrows et al. 2007; Lazzati et al. 2007; Ma

et al. 2025) 。
このような観測的傾向は、中心エンジンの活動時間の従来の認識からの長期化、あるいは放射領

域の空間的・時間的広がりを示唆している。従来、即時放射の継続時間の指標としては、光子数の
90%が含まれる時間 T90 が用いられてきた。T90 > 2 s のGRBは「長時間 GRB (long GRB)」と
分類され、その起源としては大質量星の重力崩壊が有力視されている (A.2節参照)。大質量星の崩
壊時間スケールは密度に依存し、数秒から数千秒程度の活動時間を説明可能であるため、EPの観
測的報告や本研究で得られたシェル厚みに基づく中心エンジン活動時間の従来の認識からの長期化
は、このモデルを覆すものではない。
即時放射のガンマ線およびX線の到達時刻や継続時間の差は、ジェット構造、衝撃波の伝播、お

よび視線方向に関する詳細な情報を与える可能性がある。例えば、ジェットの軸近傍で主にX線が
輝き、軸から離れた領域でガンマ線が支配的となる構造を仮定すれば、観測されるX線とガンマ線
の継続時間の差異を説明できるかもしれない。また、X線フラッシュ (XRF) は、即時放射におけ
るガンマ線に対するX線の光度比が高いものとして分類される現象であり (1.1.2節参照)、XRFの
発生条件とも関連があるかもしれない。
本研究で得られたシェル厚みの制限は、残光放射の増光指数およびピーク時刻を用いてジェット

のダイナミクスを制約するものであり、即時放射の継続時間から得られる推定値よりも、放射体の
空間的スケールを直接的に反映していると考えられる。つまり、今回推定された ∆0 ∼ 9× 1012 cm

は、外部媒質との相互作用が顕著になる前段階における、シェルの物理的サイズを表している。こ
の段階では外部媒質の影響は小さく、中心エンジンの活動がより直接的に反映されている可能性が
ある。中心エンジンが ∆0 ∼ 9 × 1012 cm 程度の噴出物を形成する一方で、その全体が即時放射と
して放射されるわけではなく、とりわけ即時放射のガンマ線の成分は、シェル内部の観測者側 cT90

の領域、すなわち噴出物の先端から 15% 足らずの領域のみからの放射が観測されている可能性があ
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る。これは、中心エンジンから動径方向のジェットの構造に対する新たな示唆を提供するものであ
る。さらに、本研究で解析した GRB 080710 と XRF 080330 に対しては、即時放射の観測から X

線成分の継続時間や、X線フレアは報告されていない。このような GRB に対しても、残光の光度
曲線に現れる遅い無彩色ピークという特徴から、中心エンジンの活動時間について議論できる点も、
本研究で与えた新たな示唆である。
以上のように、本研究では、数千秒程度までの早期残光の観測結果のみを用いて、中心エンジン

の活動時間およびその空間的スケールに関する重要な示唆を与えることができた。

6.2.2 外部媒質密度分布から得られるGRB起源への示唆
本研究で解析を行った GRB 080710の観測結果は、外部媒質密度分布の勾配に対して k ∼ 0、一方

で XRF 080330 の観測結果は k ∼ 0.7 程度という制限を与えた。外部媒質密度分布は、GRBジェッ
トが通過する周辺環境の性質を示すものであり、GRB 起源の候補である親星からの星風による周
辺環境の形成過程を反映していると考えられる。k = 0 は一様媒質（constant density medium）に
対応し、k = 2 は典型的な恒星風（wind-like medium）に対応するため、k ∼ 0.7 という結果は、両
者の中間的な性質をもつ環境を示唆している。
A.2.2節で述べたように、n(r) ∝ r−k を形成するメカニズムとして、恒星風の質量損失率 Ṁ(t)

と噴出速度 v(t) の時間依存性が重要である。もし噴出速度 v(t) が時間に対して一定である場合、
k ∼ 0.7 という結果は質量損失率が崩壊直前に向けて減少していることを意味する。逆に、質量損
失率が一定であると仮定すれば、噴出速度が崩壊直前に向けて加速していたことを意味する。
一方で、GRB 080710 の場合に得られた k ∼ 0 という結果は、ジェットが比較的一様な外部媒

質中に伝播していることを意味する。このような環境は、恒星風による密度勾配が十分に広がらな
かった可能性、もしくは過去の噴出活動によって内側が再充填された状況を示唆している。この違
いは、GRBの親星が崩壊に至る直前の進化段階や、周囲環境との相互作用の履歴が異なることを反
映している可能性がある。したがって、外部媒質密度分布の勾配指数 k の違いは、親星の終末進化
を理解する上で重要な観測的指標となる。
ところで、k ∼ 1 (k = 0, 2ではない) という結果は先行研究による報告 Liang et al. (2013) and Yi

et al. (2013) とも整合的である。Yi et al. (2013) では、GRB 080710 および XRF 080330 を含む
19 個の GRB の 初期残光の光度曲線を解析し、薄いシェル (ξ > 1) と外部媒質密度分布 (n ∝ r−k)

を仮定した解析モデルから、理論的に予言される増光指数、減光指数、スペクトル指数と観測値を
比較することで、外部媒質密度分布の冪指数 k および電子エネルギースペクトル指数 p を制約し
ている。その結果、GRB 080710 では k ∼ 0.92、XRF 080330 では k ∼ 1.32 が得られている。た
だし、Yi et al. (2013) の解析は、解析的な近似式をもとに早期残光の時間発展を議論するものであ
り、シェルの動的進化や放射過程を時間依存的に厳密に扱ってはいない。また、観測データとの照合
も解析的モデルとの直接比較にとどまっており、パラメータの統計的制約や信頼区間の導出は行わ
れていない。これに対し本研究では、シェルの進化を時間発展的に数値計算することで、薄いシェ
ル／厚いシェルの遷移領域を含めた残光進化を再現し、さらにベイズ推定を導入することで、観測
データからパラメータ空間を統計的に制約する手法を構築した。このアプローチにより、理論的近
似に依存せず、観測データに基づく k を含むモデルパラメータの定量的評価が可能となった。
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6.3 GRB残光モデルの検証におけるベイズ推定の限界と注意点
本研究ではベイズ推定を活用することにより、観測データから理論的制約を行った。本節では、本

研究を通じて得られたGRB残光モデルの検証におけるベイズ推定の限界や注意点について述べる。

6.3.1 モデルや事前分布に依存する擬似的制約
本研究で得られたベイズ推定の結果を解釈する際には、得られた MAP 値や事後分布の形状に対

して、それらを直ちに一意的な物理的意味として解釈することには注意が必要である。事後分布が
一見よく収束しているように見える場合であっても、観測データがモデルの表現能力を超えた物理
過程を反映している場合には、推定結果はモデルの仮定や事前分布に強く依存した擬似的な制約を
与えている可能性がある。
具体例として、XRF 080330 の残光観測データには、105 秒付近にジェットブレイクを示唆する変

化が見られる。このような時間変化はジェットの開き角を制約し得る観測的特徴であるが、その解
釈は採用するジェットモデルに大きく依存する。例えば、Gaussian 型ジェットと Top-hat 型ジェッ
トでは、同一のジェット開き角を仮定した場合であっても、ジェットブレイクに対応する時刻は一
般に一致せず、結果として導かれる物理的制約の意味も異なり得る。
さらに、ベイズ推定におけるそれぞれの観測データの尤度関数への寄与は、時間領域ごとの観測

点数の違いや、各観測データに付随する測定誤差の大きさの不均一性によっても影響を受ける。そ
のため、特定の時間帯や波長帯の観測が、事後分布に対して相対的に強い拘束を与えている可能性
がある。このような点を踏まえると、推定結果の解釈においては、モデルの表現能力と、ベイズ推
定に用いる観測データの種類および量とのバランスについても慎重に検討する必要があると考えら
れる。
同一の観測結果に対して複数の物理的解釈が成立し得る場合には、ベイズモデル比較を通じてそ

れらの相対的な妥当性を評価することが重要であり、この点については今後の課題とする。

6.3.2 頻度論的適合度指標との比較
ベイズ推定により得られた MAP 値に基づいて、頻度論的観点から reduced χ2 を算出すると、し

ばしば 1 を大きく上回る値が得られる場合がある。本研究においても、いずれのモデルにおいて、
MAP 値に基づく reduced χ2 は 1 を大きく上回る結果となった。
事前分布として一様分布を仮定し、かつ事後分布が事前分布の境界から十分に離れている場合に

は、MAP 値は最尤推定値と一致する。この条件下では、MAP 値に基づいて算出した χ2 は、形式
的には従来の最尤解析における評価と同様の量として解釈できる。ただし、ベイズ推定では reduced

χ2 をモデルの妥当性判定の主要指標とは位置づけていない。
ベイズ推定の立場は 3.1 節でも述べたとおり、尤度の最大化そのものを主目的とするものではな

く、モデルの不完全性や外れ点の影響も含めて、理論モデルの相対的な尤もらしさを評価すること
を目的とする。
一方で、reduced χ2 は、制約されたモデルと観測データとの適合度を定量的に把握する上では有

用な指標であり、本研究では理論モデルの限界を議論するための補助的な参考値として用いた。
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6.3.3 ベイズ推定において不利になる仮説
ベイズ推定に基づくモデル比較では、観測データをどれだけうまく再現できるかだけでなく、パ

ラメータ空間全体における尤度の広がり、すなわちモデルの「自然さ」も同時に評価される。その
ため、極端に限られたパラメータ範囲でのみ観測を説明できる、いわゆる fine-tuningを要するモデ
ルは、ベイズ的には不利に評価される傾向がある。
これは、モデル証拠 Z =

∫
P (X|θ,M)P (θ|M), dθ が、単一の最尤点の高さではなく、尤度と事

前分布の積の積分で定義されるためである。観測を再現できる領域の体積が小さい場合、その寄与
は全体として小さくなり、モデル証拠は低下する。言い換えれば、ベイズ推定は自動的にオッカム
の剃刀を内包しており、「説明できる範囲が狭すぎる」モデルに対してはペナルティを与える。
2.3.1節で述べたような、相対論的ジェットを斜め方向から観測するような仮説は、視線方向とい

うパラメータに対して極めて敏感であり、わずかなずれでも観測データを再現できなくなると考え
られる。このようなモデルは、頻度論的には「最適なパラメータで高精度に再現できる」と評価さ
れ得るが、ベイズ的には「再現できる条件が過度に狭い」と見なされるため、モデル証拠は必ずし
も高くならない。したがって、ベイズ推定は fine-tuneを要する仮説を一般に「自然な説明」とはみ
なさない。
もっとも、自然界が実際にそのような精密な構造を持つ場合、ベイズ推定はその事実を事後分布

の尖りとして反映する。その場合、モデル全体の確率は小さいものの、特定の条件下での整合性は
高く評価される。この点を理解した上で、ベイズ的モデル比較を行うことが、fine-tuning仮説の妥
当性を適切に議論する上で重要である。
5.1節で述べたように、本研究では、標準理論モデルでは説明困難なイベントに対し、相対論的

ジェットを斜め方向から観測するような仮説は導かれなかった。ベイズ推定ではペナルティと評価
されるようなモデルの検証であったために、この解釈を導くには不利な仮説であった可能性がある。
事前分布の範囲を β = θobs/θj ≥ 1 とした場合でも、ジェットの開き角よりも外側からの観測を支
持する領域に事後分布を見つけられず、その理由まで考察できたため、本研究では GRB 080710 に
対して 構造を持つジェットの開き角より外側から観測したと解釈するモデルは支持されなかったと
結論づけた。しかし、β に対して線型空間で一様を課した事前分布の、関数形を変更した場合など、
別の仮定による結果への影響の検証は今後の課題である。
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第7章 結論

本章では、まず本研究の目的と概要を再掲し、本研究全体の成果を総括するとともに、得られた
主な知見を整理する。そして得られた成果がガンマ線バースト (GRB) の理論的理解に果たす意義
について述べる。さらに、本研究結果から得られる今後の展望についても言及する。

7.1 本研究の概要
本研究では、GRB 初期残光の、特に可視光および近赤外線帯域で観測される「無彩色性」「緩や

かな増光」「遅いピーク時刻」といった特徴的な振る舞いを理論的に説明するモデルを検証すること
を目的とした。これを達成するために、ベイズ推定法を用いてモデルパラメータの事後分布を導出
し、各モデルの理論的制約およびモデル間の比較を行った。対象とした理論モデルは、これまで初
期残光の光度曲線を説明する候補として提案されてきた

(1) 構造を持つジェットの開き角外視線モデル

(2) 冪乗則に従う外部媒質密度分布モデル

(3) シェルの有限厚みを考慮したモデル

の 3種類である。これらのモデルの光度曲線の計算には、公開コード afterglowpy および Magglow

を用いた。本研究の解析結果から、対象としたGRB 080710 および XRF 080330 の初期残光に関
して、以下の知見が得られた。

– 構造を持つジェットモデルの適用結果 : Top-hat 型および Gaussian 型ジェットモデルでは、
ジェットの開き角より外側から観測している (off-axis structured jet) モデルは棄却され、観測さ
れた増光期の緩やかさや無彩色的なピーク時刻を再現できなかった。一方で、角度依存のローレ
ンツ因子を導入した Gaussian-GammaEvenMass (GEM) モデルでは、初期から観測者にジェッ
ト全体の放射が直接届く状況が示唆され、後期の減光の特徴を部分的に説明できた。しかし、増
光指数の再現や典型値よりも大きな爆発エネルギーの必要性など、単純な構造のジェットモデル
のみでは不十分であることも明らかとなった。

– 有限厚みシェルと外部媒質密度冪乗分布モデルの適用結果 : シェル厚みと外部媒質密度の冪乗
分布を組み込んだモデルを適用したところ、観測された緩やかな増光と遅い無彩色的ピークを理
論的に再現することが可能であった。特に、自由膨張期から断熱減速期への移行に対応する遷移
期において光度極大が形成されることが示唆された。減光期における観測とのわずかなずれは、
ジェット構造の Top-hat 近似の影響と考えられる。

– モデル比較とベイズ推定の示唆 : ISM や Wind モデルを固定した場合に比べ、外部媒質密度の
冪指数 k を自由パラメータとしたモデルの方がデータにより良く適合し、モデル証拠も大きかっ
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た。事前分布を狭めた条件下での解析では、最尤値および事後分布の中央値が安定し、モデルの
ロバスト性も確認された。

総じて、初期残光の「無彩色性」「緩やかな増光」「遅いピーク時刻」といった特徴を有する GRB

080710 と XRF 080330 に対して、有限厚みシェルと外部媒質密度の冪乗分布を考慮したモデルに
よって理論的に整合的に説明できることが示された。構造を持つジェットモデルは、後期の光度減
衰やジェットの広がりを補足的に理解する上で有効であるが、増光期の主要な特徴はシェル厚みの
効果によって形成されることが本研究により明確となった。

7.2 本研究の主要な成果と意義
本研究は、GRB 初期残光に見られる緩やかな増光や無彩色性といった特徴的挙動を、複数の理論

モデルに基づき定量的に検証したものであり、その過程で得られた知見は、GRB 放射機構および
ジェット構造の理解を深化させる上で重要な意義を持つ。以下に本研究で得られた主要な成果とそ
の意義をまとめる。

(1) ジェットの開き角の外側から観測されたとする従来解釈の再検討
これまで、GRB 080710 および XRF 080330 は、遅いピーク時刻と無彩色性を示す光度曲線形

状から、ジェットの開き角より外側から観測された (off-axis jet) 事例であると定性的に解釈されて
きた (Guidorzi et al. 2009; Krühler et al. 2009a)。これに対し、本研究におけるベイズ推定により、
ジェットの開き角より外側から観測されたとするモデルの事後確率は低く、むしろジェット軸近傍
方向から観測された確率が高いことが定量的に示された。
特に、GRB 080710 を対象として構造を持つジェットモデルを適用した解析により、ジェット構

造の影響は主として後期の残光放射に現れる一方で、視線方向の違いは光度曲線の増光指数および
光度の極大値によって制約されることを明らかにした。この結果は、従来「ジェットの開き角外視
線」によって説明されてきた遅い増光を、単にジェット構造の効果と視線効果のみで説明すること
が困難であることを示すものである。
さらに、観測される緩やかな増光は、ジェットの断熱減速膨張が始まる前段階に対応している可

能性が示唆された。この知見は、シェルの厚みや外部媒質密度分布の勾配といった、より内部的・
環境的要因を考慮したモデルを検討する動機となった。これらの、GRB 080710 を対象として得ら
れた成果の詳細は Obayashi et al. (2024) に報告している。

(2) シェル厚みの定量的制約による中心エンジンの活動時間への示唆
シェルの厚みを考慮したモデルを適用することで、観測で見られる緩やかな増光と遅いピーク時

刻を自然に再現できることを示した。特に GRB 080710 および XRF 080330 両イベントにおいて、
最も高いモデル証拠を得たモデルはいずれもシェル厚みを有限とするものであった。この有限の厚
みを持つシェルが中心エンジンの活動によって生成されたものだと考えると、中心エンジンの活動
時間は、これまで考えられてきた、即時放射の継続時間から見積もられる活動時間よりも 7 から 10

倍程度長いことが示唆される。この結果は、初期残光放射が即時放射の単なる後続現象ではなく、
中心エンジンの持続的活動を反映している可能性を示し、GRB発生機構の理解に寄与する。
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(3) 外部媒質密度分布の冪指数に対する定量的制約
外部媒質密度が冪乗則 ρ ∝ r−k に従うモデルを導入し、XRF 080330 の観測データを用いてベイ

ズ推定を実施した。k = 0（一様密度）および k = 2（定常的恒星風）と固定したモデルと比較した
結果、0 < k < 2 の範囲で自由に値を取るモデルにおけるモデル証拠値が最も高くなることを示し
た。この結果は、周囲密度構造が単純な恒星風や一様媒質ではなく、非定常な恒星風環境、あるい
はその遷移的段階にあることを意味している。さらに、複数の事前分布や観測データセットを用い
ても、k ∼ 0.7 程度の値が一貫して得られたことから、得られた制約が事前分布やデータ選択に依
存しない、統計的にロバストな結果であることを確認した。この成果は、GRB周囲環境が単純な一
様媒質ではなく、進化段階にある恒星風領域を含むことを示し、初期残光放射がGRBの起源天体
とその進化過程の理解に直接的な手がかりを与える。

(4) 解析手法および実装面での貢献
本研究では、GRB残光の数値計算には afterglowpy および Magglow を使用しベイズ推定には

emcee および MultiNest を使用して、パラメータ推定過程を自動化し、事後分布の可視化から光度
曲線の描画までの解析パイプラインを構築した。これにより、GRB 初期残光解析を定量的かつ再
現性のある形で実施できる環境を整備した。この環境は他のGRBイベントや将来の高時間分解観
測データにも適用可能であり、今後のGRB研究や他波長観測データへの適用可能性が拓かれた。

7.3 今後の展望
本研究で得られた成果は、GRBの初期残光が、GRB発生機構の理解やGRBの起源天体とその

進化過程の理解に寄与する、重要な役割を担うことを示している。本研究では、2つのイベントを
取り上げて詳細な解析を行なったが、同様の特徴を示すイベントは他にも複数確認されている。他
のイベントでは電波帯域を含む観測データを含むものもあり、これらのイベントに対して同様の解
析が行われ、より厳密な制約が期待される。また、初期残光に対して、豊富な観測データが報告さ
れている例は限られているのが現状である。今後、バースト検出後に迅速かつ広帯域観測が可能な
次世代観測装置によって、初期残光の時間発展が豊富に取得されれば、より詳細なGRB起源に関
する理解が進展することが期待される。
本研究では、個々のイベントに対して独立にモデル比較を行ったが、今後は複数のGRBイベント

と統計的に扱う、階層ベイズモデルの適用も有効かもしれない。これにより、母集団としてのジェッ
ト構造パラメータや環境密度分布の共通性・多様性を体系的に評価できる可能性がある。
以上の方向性は、GRB 初期残光の観測的・理論的研究を統合するものであり、個別イベントの解

析から母集団的理解へと発展させる道筋を示すものである。本研究で得られた成果と解析基盤は、今
後の高時間分解観測データや多波長観測の進展に応じて拡張可能であり、GRB の放射機構・ジェッ
ト構造・中心エンジン活動の統一的理解に向けて、重要な出発点となると考えられる。
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付 録A

A.1 GRB残光の観測データ
GRB 080710 と XRF 080330 の残光の多波長同時観測データを検出した、La Silla天文台の 2.2m

MPI/ESO望遠鏡に設置された GROND のフィルターの中心波長 λc と対応する周波数 νc を表に
まとめた。なお、減光量 Aν の列には、XRF 080330 の観測の際の減光量を記載している。

表 A.1: Opt. and IR data information

band Telescope(filter) λc [nm] νc [Hz] Aν [mag]

g GROND1 470 6.379× 1014 0.064

r GROND1 620 4.835× 1014 0.047

i GROND1 750 3.997× 1014 0.035

J GROND1 1250 2.398× 1014 0.015

H GROND1 1650 1.817× 1014 0.010

K GROND1 2200 1.363× 1014 0.006
1 https://www.mpe.mpg.de/~jcg/GROND/grond_pasp.pdf

A.1.1 等級と光度
古代ギリシアの時代では人の目で最も明るく見える星を「１等級」と呼び、最も暗く見える星を

「６等級」として天体の明るさを区別していた。しかし、それでは人によって尺度が変わってしまう。
そこで、人の眼は指数関数的に明るさを感じるということから、単位面積あたり単位時間あたりの
光のエネルギー（フラックス）F [erg cm−2 s−1]と等級mには以下のような関係があるとした。

F (m) = Ae−αm (A.1)

ここで、Aと αは未知定数、mが見かけの等級である。未知定数を決めるために、「１等級は６等
級に比べて 100倍明るい」という法則を用いると、

F (m = 1)

F (m = 6)
=

Ae−α

Ae−6α

100

1
= e5α

5α = 2 loge 10

α ∼ 0.921 (A.2)
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であることがわかる。次に、自然対数ではなく常用対数での表式に変換する。

10−βm = e−0.921m

β = −0.921 log10 e

β ∼ −0.4 (A.3)

従って、フラックスと等級の関係は

F (m) = A× 10−0.4m (A.4)

となる。両辺対数をとって、等級mについて解くと

log10 F (m) = log10A− 0.4m

m =
log10A

0.4
− 2.5 log10 F (m)

m = const.− 2.5 log10 F (m) (A.5)

となる。このようにすれば等級m1と等級m2のそれぞれのフラックスが F1、F2である場合、以下
のように相対的な明るさを定義できる。

m2 −m1 = 2.5 log10

(
F1

F2

)
(A.6)

光源が等方的に単位時間あたり L [erg s−1] の光のエネルギーを放出しているとする。これを
「光度」と呼ぶ。輝度不変の原理より、光源の中心から距離 dだけ広げた球面にも同じ量のエネル
ギーが通過すると考えられるから、単位面積あたり単位時間あたりの光のエネルギー（フラックス）
F [erg cm−2 s−1]と、以下の関係を満たすと考えられる。

L = 4πd2F (A.7)

以上から、見かけの明るさmと光度 Lには

m = const.− 2.5 log10

(
L

4πd2

)
(A.8)

という関係が成り立つことがわかる。ここで、この見かけの明るさがmである光源を 10pc（パーセ
ク）の距離に置いたときの見かけの明るさを「絶対等級 M」と定義する。光源の本当の明るさ（光
度）は置く場所に寄らず L [erg s−1]なので、

M = const.− 2.5 log10

(
L

4π(10 pc)2

)
(A.9)

を満たす。式 (A.8)と式 (A.9)より、見かけの等級mと絶対等級M には以下の関係があることが導
かれる。

M −m = 2.5 log10

(
10 pc

d

)2

(A.10)

m =M + 5 log10

(
d

10 pc

)
(A.11)

m =M + 5 log10(d [pc])− 5 (A.12)
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A.1.2 星間減光
ここでは『星間物質と星形成』(福井康雄 et al. 2024)に従い、星間減光の基本事項についてまと

める。実際に観測される光（電磁波）は光源を出発してから観測器に到達するまでの間に散乱や吸
収を受けて減光する。これを「星間減光」という。波長 λの電磁波の減光量をAλ [mag]とする。減
光量Aλの絶対量は星間空間の媒質によるため、直接求めることは難しいが、相対的な波長依存性は
観測から求めることができる。距離 dにある光源の絶対等級 (距離 10pcでの見かけの等級)をM(λ)

とすると、星間減光を考慮した見かけの等級m(λ)は

m(λ) =M(λ) + 5 log10(d [pc])− 5 +Aλ (A.13)

となる。ここで、同じスペクトル型で同じ絶対等級である星 0と星 1を用いることで、星間減光の
波長依存性を導く。星 0は距離 d0にあるが地球に十分近いため星間減光をほとんど受けていない。
星 1は距離 dにあり、減光量が Aλであるとする。このとき、波長 λで観測した二つの星の等級の
差 δm(λ)は以下のようになる、

δm(λ) = m1(λ)−m0(λ)

= 5 log10(d/d0) +Aλ (A.14)

Vバンド（中心波長 0.55 µm）の波長での等級の差 δm(V )に対するその波長 λでの等級の差 δm(λ)、
すなわちVバンドの減光量に対する波長 λの減光量をE(λ− V )とおく。

E(λ− V ) = δm(λ)− δm(V ) = Aλ −AV (A.15)

これは相対的な減光スペクトルであり「選択減光」とも呼ぶ。減光スペクトルE(λ− V )を Bバン
ド（中心長 0.44 µm）での等級の差 E(B − V )で規格化した量 E(λ − V )/E(B − V )が歴史的に
用いられている。超波長の光は散乱されにくく吸収も少ないので、減光量は 0に近づくと考えられ
る（超波長の赤い成分ほど生き残るため、「赤化」とも呼ばれる）。つまり、波長無限大の極限では
E(λ− V ) → −AV となり。減光スペクトルの規格化された量−RV は

−RV = − AV

E(B − V )
(A.16)

となる。式 (A.15)の両辺をAV でわり、右辺に出てくるAV を式 (A.16)で消去すると
Aλ

AV
− 1 =

E(λ− V )

AV

Aλ

AV
− 1 =

E(λ− V )

RVE(B − V )

Aλ

AV
=

1

RV

E(λ− V )

E(B − V )
+ 1 (A.17)

を得る。具体的に Aλを求める場合には、対象星間空間での RV と E(B − V )あるいは AV を測定
値から与え、また E(λ− V )の 1/λ依存性を用いる。本研究では天の川銀河空間の吸収曲線として
(Cardelli et al. 1989) のモデル〈

Aλ

AV

〉
= a(x) +

b(x)

RV
(ただし x = 1/λ) (A.18)
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を用いて算出する (図A.1を参照)。ただし a(x)と b(x)の関数型は論文を参照のこと。（計算コード
ISextinc.pyを作成）また、天の川銀河ではRλ ∼ 3.1± 0.2 （参考：川端氏/広島大・シリーズ現
代の天文学第 6巻第 6章 [第 2版]など）、Vバンドでの減光量はAMW

V = 0.205 magと見積もられて
いる (Schlafly et al. 2011)。

図 A.1: (Cardelli et al. 1989)のモデルを用いた減光曲線

A.1.3 AB等級からフラックスへの変換
本研究では取得した可視光・赤外線の観測データが、星間吸収補正前のAB Magnitudeの量であ

る場合、定義に従ってエネルギーフラックス Fν [Jy = 10−23 erg cm−2 s−1 Hz−1] の量に変換した。
『新しい誤差論』(吉澤康和 1989)を参考に誤差伝播も考慮した変換方法についてここでまとめる。
AB等級mAMの定義は以下の通りである。

mAB,ν = −2.5 log10
Fν

3631Jy
[mag] (A.19)

ただし、減光量Aν も明示的に書き下すと以下のようになる。

mAB,ν −Aν = −2.5 log10
Fν

3631Jy
[mag] (A.20)

従って、エネルギーフラックス Fν について解くと
Fν = 3.631× 103−0.4(mAB,ν−Aν) [Jy] (A.21)
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次に誤差エネルギーフラックスの誤差∆Fν について考える。一般的に Z = a10bX で示される Z の
絶対誤差∆Z は、X の誤差∆X を用いて以下の式で近似される。

∆Z =

∣∣∣∣ dZdX
∣∣∣∣∆X

= |a · 10bX · b ln(10)| ·∆X
= Z|b ln(10)| ·∆X (A.22)

従って今考えている場合で置き換えると、Fν の絶対誤差∆Fν は以下

∆Fν = 3631× 10−0.4(mAB,ν−Aν) × 0.4 ln(10)∆X (A.23)

ここで∆X はmAB,ν + (−Aν)の誤差だから、

∆X =
√

(∆mAB)2 + (−∆Aν)2 (A.24)

である。なお実際の算出には自作した計算コード MagtomJy.pyを使用した。

A.1.4 X線データのフラックス密度への変換
Swift チームのウェブサイトから取得するX線のデータは、各時刻でのとある帯域 (ν1から ν2)で

のエネルギーフラックス F (ν1 − ν2)[erg cm−2 s−1]である。これを、以下の手順でフラックス密度
fν [Jy = erg cm−2 s−1 Hz−1]に変換した。フラックス密度 fν が定数 Aと energy spectral index α

を用いて、

fν = Aν−α (A.25)

とかけるものとする。取得したエネルギーフラックスはフラックス密度 fν を用いて

F (ν1 − ν2) =

∫ ν2

ν1

fνdν

=

∫ ν2

ν1

Aν−αdν

=
A

1− α
(ν1−α

2 − ν1−α
1 ) (A.26)

とかける。従って、定数Aは

A = (1− α)
F (ν2 − ν1)

ν1−α
2 − ν1−α

1

(A.27)

と書き下せる。以下の式で定義される photon index Γは

Nν =
fν
hν

∝ ν−Γ (A.28)

となる。それぞれのイベントで観測 (XRT) により photon index Γ が求められているので、en-

ergy spectral indexは α = Γ − 1を用いて算出される。なお実際の算出には自作した計算コード
XRTtomJy.pyを使用した。
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A.1.5 フルエンス分布
フルエンス S とは単位面積を通過するエネルギー量であり、次元に [erg/cm2] を持ち、フラック

ス F は単位面積、単位時間あたりに通過するエネルギー量で、次元に [erg/cm2/s]を持つ。従って、
両者の関係は

S =

∫
F dt (A.29)

となる。ここで、t は観測された時間である。さらに、フラックス F と距離 R 離れた光源の本当
の明るさ L [erg/s] は L = 4πR2F の関係にあるので、

S =

∫
L

4πR2
dt (A.30)

となる。
ここで、すべての天体が同一の等方的放射光度 L と持続時間を有し、かつユークリッド空間内に

一様に分布していると仮定する。このとき、観測されるフルエンス S は光源までの距離 R に対し
て S ∝ R−2 に比例する。一方、距離 R 以内に存在する光源の個数 N(< R) は体積に比例するため
N(< R) ∝ R3 で与えられる。
従って、あるフルエンス S より大きいフルエンスを持つ事象の個数 N(> S) は

N(> S) ∝ R3 ∝ S−3/2 (A.31)

となり、これがいわゆる logN–logS 分布における−3/2 則である。すなわち、N(> S) ∝ S−3/2 と
いう関係は、光源がユークリッド空間内に一様に分布し、かつ宇宙論的効果（宇宙の膨張、光度距
離と赤方偏移の関係、時間遅延、スペクトルの k 補正など）が無視できる場合に成立する。
一方、観測されたフルエンス分布がN(> S) ∝ S−3/2 よりも緩やかな分布を示す場合、これは距

離が大きくなるにつれてユークリッド近似が破綻し、光源が宇宙論的距離に分布していることを示
唆する。具体的には、光度距離の増大、宇宙膨張による時間・エネルギーの赤方偏移、および観測
帯域外への放射の移動などの効果により、遠方の事象ほど観測されるフルエンスが抑制されるため
である。この結果として、明るい事象の個数に比べて暗い事象の増加が抑えられ、logN–logS 分布
は −3/2 則からの乖離を示す。

A.2 GRB発生起源の理論
GRBを引き起こす起源天体は、GRBを観測している時点で破壊されているため、その本体を直

接観測することは極めて困難であると考えられる。従って、起源天体を知るためには、即時放射や
残光の観測結果から、理論的に推測することが求められる。本節ではGRBを引き起こし得る起源
天体について考え、GRBの即時放射や残光放射にどのような足跡を残すかを考察する。なお、本
章の記述については “THE PHYSICS OF GAMMA-RAY BURSTS” (Zhang 2019) や『ガンマ線
バースト』(河合誠之 et al. 2019) を主に参考にしている。

A.2.1 大質量星の重力崩壊 (コラプサー・シナリオ)

長時間GRBを説明する最も有力なモデルは大質量星の重力崩壊 (コラプサー・シナリオ) である
(MacFadyen et al. 1999; Paczyński 1998; Woosley 1993)。本節では主に『ガンマ線バースト』(河
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合誠之 et al. 2019) や『天体高エネルギー現象』(高原文郎 2005)などを参考にして、大質量星の重
力崩壊シナリオを概説する。
大質量星の重力崩壊シナリオは、太陽より重い星が重力崩壊したときに中心からジェットが生じ、

星を貫いてGRBを起こす。重力崩壊の時間スケール、すなわち質量M0で半径R0の巨大星におけ
る自由落下する時間スケール tff を見積もる。半径R0にいる質点のエネルギー保存則は

1

2

(
dr

dt

)2

− GM

r
= −GM

R0
(A.32)

とかけるので、 ∫ tff

0
dt =

∫ R0

0

[
2GM

(
1

r
− 1

R0

)]− 1
2

dr (A.33)

と変形できる。r = R0 sin
2 θと変数変換し積分を実行すれば、質量M0で半径R0の巨大星 (コア密

度 ρ0 ∼ 3M0/(4πR
3
0))における自由落下時間 tff は

tff =

√
π2R3

0

8GM0
=

√
3π

32Gρ0
∼ 210 s

(
ρ0

100 g cm−3

)−1/2

(A.34)

となる。この時間スケールは、ちょうど長時間GRBの継続時間と一致する。式からわかる通り、星の
密度に応じてこの時間スケールは変更される。星の進化の末、水素の豊富な外層を強力な星風により
失いヘリウムや炭素のコアが剥き出しているような、大質量星 (ウォルフ-ライエ星)であれば、ジェッ
トが相対論的速度のまま外層を突き抜けることができるため、最も有力なGRBの親星候補である。
ウォルフ-ライエ星の光度がLW ∼ 105L⊙、温度が TW ∼ 5× 104 Kの場合、Stefan-Boltzmannの式
L = 4πR2σT 4から、RW ∼ 3.1×1011 cmと見積もれる。ただし、σ = 5.67×10−5 erg cm−2 s−1 deg−4

は Stefan-Boltzmann定数である。また、ウォルフ-ライエ星の質量がMW ∼ 20 M⊙とすれば、平
均的な密度は ρ0 ∼ 1 g cm−3となり、自由落下時間は tff ∼ 2 × 103 sと見積もれる。このように、
親星の密度は ρ ≤ 106 g cm−3の範囲で tff > 2 sを達成することがわかる。一方で、コンパクト星
の場合は自由落下時間が 2秒より短くなるので、短時間GRBの起源として有力な候補となる。例
えば、白色矮星の典型的なコア密度は ρ0 ∼ 107 g cm−3なので tff ∼ 0.7 s、中性子星の典型的なコ
ア密度は ρ0 ∼ 1015 g cm−3なので tff ∼ 10−5 s、となる。
大質量星の重力崩壊シナリオが長時間GRBの最有力候補だとする決定的な証拠は、長時間GRB

に伴う超新星爆発の発見である (Lü et al. 2018; Woosley et al. 2006)。超新星爆発は重い星の重力
崩壊により生じるものであり、最初に観測されたのはGRB 980425に伴う超新星 SN 1998bw であ
る (Hoeflich et al. 1998; Weiler et al. 2001)。その後も、GRB 030329 に伴う SN2003dh (Tiengo

et al. 2003) や、GRB 130427A に伴う SN 2013cq (Melandri et al. 2014) など見つかっている。ま
た、長時間GRBの発生場所が星形成率の高い銀河で多く見つかっていて、その中でも若くて重い
星が多く生まれている領域での発生頻度が高いことも、このモデルが広く受け入れられている理由
である。

A.2.2 恒星風
前節では、大質量星 (ウォルフ-ライエ星) が長時間 GRBの起源として有力視されていることを

述べた。ウォルフ-ライエ星は、その大きな放射圧によって、水素の豊富な外層を失っていると考え
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られている。40M⊙以上の質量を持つ大質量星では、そこから出る光によって星自身のガスが吹き
飛ばされる効果が大きく、進化の途中で星の質量が大きく変わる。光のエネルギーがガス粒子に吸
収されることで、吹き飛ばされる現象を恒星風と呼ぶ。ウォルフ-ライエ星の恒星風による質量放出
率は 10−5 M⊙y

−1を超えるほど大きく (野本憲一 et al. 2009)、ウォルフ-ライエ星の約 6割が持つ
とされている伴星からの恒星風と衝突し、X線で輝いているものもある。
ここで、質量放出率 Ṁ、星風速度 vwが共に定常的な恒星風が影響する空間スケールの大きさを

見積もる。この大きさは、恒星風が星間物質 (ISM) と衝突してどこまで広がれるかで決まるので、

Ṁ∆t =
4

3
πR3nISMmp

Ṁ∆t =
4

3
π(vw∆t)

3nISMmp

∴ R = vw∆t =

√
3Ṁ

4πvwnISMmp
(A.35)

∼ 1018 cm

(
Ṁ

10−5 M⊙y−1

) 1
2 ( vw

108 cm s−1

)− 1
2
( nISM
1 cm−3

) 1
2

(A.36)

となる。ガンマ線バーストの残光放射が放たれる、中心エンジンからの距離は、おおよそ R ∼
1016−17 cmであるため、即時放射から残光放射にかけて放射体が運動する空間は親星の恒星風の影
響を受けている可能性は十分にあると考えられる。また、定常的な恒星風が形成する外部媒質の粒
子数密度分布は、親星から放出された単位時間あたりの質量 Ṁ と任意の半径 rの球面を通過する単
位時間あたりの質量 4πr2n(r)mpvwが等しいことより

n(r) =
Ṁ

4πmpvwr2
∝ r−2 (A.37)

とかけることがわかる。
次に、外部媒質密度分布 n(r) ∝ r−kを形成するような、非定常な場合の恒星風について考察する。

親星中心からの距離 rから r + drの微小区間にある物質の質量は 4πmpr
2n(r)drで、外部慣性系で

の微小時間 tから t+ dtの微小時間に親星から放出された物質の質量は Ṁ(t)dtだから、外部慣性系
でのとある時刻 t、距離 rにおける粒子数密度 n(t, r)は

n(t, r) =
Ṁ(tret)

4πmpr2

∣∣∣∣ dtdr
∣∣∣∣ = Ṁ(tret)

4πmpvw(tret)r2
(A.38)

とかける。ただし、tは物質が放出される任意の時刻で、rは親星中心からの任意の距離であること
に注意する必要がある。
まず、星風の速度を一定 vw(t) = vwの場合を考える。恒星風が吹き終える時刻、すなわち親星の

崩壊時刻を t = t0とする。恒星風は t < t0の期間だけ吹いて、t ≥ t0では形成された密度分布が修
正されないものと考える。t0 − tの期間で噴出物が到達する位置が rなので、一定速度 vwを保って
星風が広がったことを考えると

t0 − t =
r

vw
(A.39)

が成り立つ。Ṁ(t)は親星が放出する物質の時間依存性であり、仮に Ṁ(t) = Ṁ0(t/t0)
aとおいてみ

る。ただし、このとき Ṁ0は崩壊直前最後の質量放出率を意味する。式 (A.39)を用いると、質量放
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出率は

Ṁ(t) = Ṁ0

(
1− r

vwt0

)a

= Ṁ0

(
1− r

rb

)a

(A.40)

とかける。ただし、rb = vwt0 は一番最初に放出された物質が崩壊時刻までに到達する距離に相当
し、(A.35)式で考えた空間スケールR (wind bubble) に対応する。以上より、Ṁ(t) ∝ taに従うよ
うな質量放出率だった場合、形成される外部媒質の密度分布は

n(r) =
Ṁ0

4πmpvw

1

r2

(
1− r

rb

)a

(A.41)

となる。a = 0の定常的な質量放出率の場合、n(r) ∝ r−2となり、式 (A.37)に帰着する。a > 0の
とき、r ≪ rbの領域では n(r) ∝ r−2に従うような分布を取り、r ≤ rの領域で粒子数密度がより急
激に減衰をするような構造をとる。以上より、Ṁ(t) ∝ taに従うような質量放出率では n(r) ∝ r−k

(0 < k < 2)のような緩やかな密度分布を形成しにくいと考えられる。
一方で、質量損失率の関数型を Ṁ(t) = A(t0 − t)aとおいてみる。t0 − tは親星の崩壊までの残り

時間 (寿命) であり、質量損失率が寿命の冪乗型関数に従うとするモデルである。このモデルのもと
で形成される密度分布は

n(t0, r) =
A

4πmpvwr2

(
t0 − t0 +

r

vw

)a

∝ r−(2−a) (A.42)

となることがわかる。したがって、n(r) ∝ r−k (0 < k < 2)を形成するためには、0 < a < 2という
制限がつく。a > 0のとき、質量損失率は爆発直前にかけて弱まっていくモデルに対応し、緩やか
な密度分布を形成することができる。例えば質量損失率が定常的 (a = 0)ならば、外部媒質密度分
布が n ∝ r−2に、質量損失率が時間が経つにつれて減少する (例えば a = 1)ならば、外部媒質密度
分布は n ∝ r−1となり定常風の時に比べて平坦化される。
次に、質量放出率を一定 Ṁ(t) = Ṁ の場合を考える。vw(t)は親星が放出する物質の速度の時間

依存性であり、任意の時刻 tで放たれた物質自体は速度 vw(t)を維持して広がっていくことを考え
ると、

t0 − t =
r

vw(t)
(A.43)

は成り立つ。仮に vw(t) = B(t0 − t)bにしたがって、噴出することを考えてみる。パラメータ bは後
から放出される物質の方が遅い、あるいは早いといった特徴を示すものである。すると、時刻 tに
噴出された物質が、親星の崩壊までに移動できる距離は

r = vw(t)(t0 − t) = B(t0 − t)b+1 (A.44)

となる。時間について解けば、

t = t0 −
( r
B

) 1
b+1

(A.45)

そうすると、時間微分は
dt

dr
=

−1

B(b+ 1)

( r
B

)− b
b+1

(A.46)
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とかけるので、したがって、噴出物の速度の時間依存性が vw(t) = B(t0 − t)bである場合に形成さ
れる外部媒質密度分布 n(r)は式 (A.38)より

n(r) =
Ṁ

4πmpr2

∣∣∣∣ −1

B(b+ 1)

∣∣∣∣ ( rB)− b
b+1 ∝ r−

2+3b
1+b (A.47)

となる。したがって、n(r) ∝ r−k (0 < k < 2)を形成するためには、−2/3 < b < 0という制限がつ
く。bが負であるという制限から、寿命が縮まるほど速度が速くなることに対応する。つまり、後か
ら噴出する物質の方が早いので、先に噴出された物質に追いつく可能性がある。
続いて、ウォルフ-ライエ星などの恒星風としてよく用いられる速度分布、β 則をもとに考察する。

β法則は、CAK理論 (Castor et al. 1975) の放射駆動風モデルから導かれた近似式であり、星風の
加速が放射圧によって支配される場合に、次のように置くものである。

v(r) = v0

(
1− RWR

r

)β

(A.48)

この関数系は β > 0のとき r > 0の範囲で増加関数であり、r ≫ RWRで v → v0に漸近する。この
モデルは中心エンジンから遠ければ遠いほど噴出物の速度が大きいことを示しているので、親星か
らの星風は爆発直前になればなるほど、噴出物の勢いが弱まる描像を意味する。βは星風の勢いの
変化を意味し、β = 0では一定 (v(r) = v0)、βが大きくなればなるほどゆっくり加速する風を意味
する。噴出物の速度分布がこのような関数型のとき、粒子数密度は次のようになる。

n(r) =
Ṁ

4πmpv0

1

r2

(
1− RWR

r

)−β

∝ 1

r2

(
1− RWR

r

)−β

(A.49)

つまり、r ≫ RWR の時には n ∝ r−2 に近い分布で、r ≥ RWR では密度が急激に大きくなる
(r → RWRで密度は発散)。なぜなら、質量放出率が定常である一方で、物質の速度はどんどん遅く
なるため、親星近傍になればなるほど粒子数密度が増大する分布となるからである。したがって、
n(r) ∝ r−k (0 < k < 2)の密度分布は形成されにくいことがわかる。

A.3 輻射輸送
強度

輻射輸送では光線によりエネルギーが移動することを考える。ここで、ある方向に向かう光線に
垂直な領域 dAを考える、その光線の立体角 dΩ内にある dAを通過するすべての光線が単位時間、
単位周波数あたりに輸送するエネルギーは

dE = IνdAdtdΩdν, (A.50)

で与えられるとする。ここで Iν を「輻射強度（specific intensity）」と呼ぶ。光線の強さを表す概念
であり「比強度」と呼ぶこともある。輻射強度の次元は定義より以下である。

Iν = [ergs s−1 cm−2 ster−1 Hz−1]. (A.51)

したがって Iν は位置と方向、周波数に依存する。また、輻射強度の立体角平均を「平均強度（mean

intensity）」と呼ぶ。
Jν =

∫
Iν
dΩ

4π
. (A.52)
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以上において、intensityは位相空間分布関数に対応する量である・実際、位相空間分布関数 f を
用いて、intensityを次のように書き換えることができる。式 (A.50)より

Iν =
dE

dνdtdAdΩ

=
hνfdV p2dΩ

dνdtdAdΩ

=
hνfcdtdA(hν/c)2dΩ(hdν/c)

dνdtdAdΩ

=
h4ν4

c2
f (A.53)

intensityは衝突や反応がなければこれは流線に沿って保存する。一方で光線が物質中を通過する場
合、放射や吸収によって輸送されるエネルギーは追加または減少が起こり、一般的には輻射強度は
変動する。

放射

放射を扱うために、単位体積、単位立体角あたりの放出率「自然放射係数」jν を導入する。

dE = jνdVdΩdtdν. (A.54)

自然放射係数の次元は:

jν = [erg cm−3 ster−1 s−1 Hz−1]. (A.55)

したがって、intensity Iν が距離 ds通過する中で放射が起こり、追加される分の intensitydIν は

dIν = jνds, (A.56)

と書ける。

吸収

吸収を扱うために、光線の通過する単位距離あたりの吸収係数（吸収度合い）αν [cm
−1]を導入す

る。つまり、intensity Iν が距離 ds通過する中で吸収が起こり、減少する分の intensity dIν は

dIν = −ανIνds, (A.57)

と書ける。これは散乱の寄与も含む。つまり断面積が dAであるビーム（=単一周波数の光線の集
合）が通過する物質中の経路において、散乱断面積 σν である吸収体が、単位体積あたり n [cm−3]

で分布しているとすると、ビームが距離 ds進む間に、これらの吸収体によって吸収されたエネル
ギーは

−dIνdAdΩdtdν = Iν(nσνdAds)dΩdtdν,

dIν = −nσνIνds, (A.58)

と書ける。すなわち、
αν = nσν . (A.59)
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散乱

輻射輸送方程式

先にも述べたように、輻射輸送では光線によりエネルギーが移動することを考える。物質中を距
離 ds伝播する光線について、放射による intensityの追加と吸収による intensityの減少による輻射
強度の変化分は

dIν = jνds− ανIνds (A.60)

と書ける。したがって、輻射輸送方程式は次のようになる。
dIν
ds

= jν − ανIν (A.61)

ここで、光線は時間変化しないこと（定常）を仮定した。この方程式は位相分布関数の時間発展方
程式（ボルツマン方程式）と対応している。この輸送方程式は放射や吸収の影響がある物質中を伝
播する光線の intensityについて解くための形式を与えている。例えば、放射しか追加されない極限
的な場合を考えると、この方程式の解は

Iν(s) = Iν(s0) +

∫ s

s0

jν(s
′)ds′ (A.62)

となり、明るさの増加は放射係数を視線方向に積分したものであると得られる。また、吸収しか起
こらない極限的な場合を考えれば、この方程式の解は

Iν(s) = Iν(s0) exp

[
−
∫ s

s0

αν(s
′)ds′

]
(A.63)

で与えられ、明るさの減少は吸収係数の視線方向についての積分で落ちる、指数関数的振る舞いに
なることがわかる。

A.3.1 光学的距離と源泉関数
光線が相互作用せずに真っ直ぐ飛んできたのか、あるいは途中で散乱または吸収されながら届い

たのかを意味する量として、「光学的距離（optical depth）」を定義する。

τν =

∫ s

s0

αν(s
′)ds′. (A.64)

微小光学的距離は dτν = ανdsである。これを用いて輻射輸送方程式を書き直すと
dIν
dτν

= −Iν + Sν , Sν ≡ jν
αν
, (A.65)

となる。ここで、Sνは源泉関数（source function）と呼ばれる。平衡状態（dIν/dτν = 0）では Iν = Sν

となり、通過する物質の状態のみで決まる。
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平均自由行程

吸収されずに吸収体をすり抜けることができる平均的な距離を「平均自由行程（mean free path）」
といい、次のように定義される。

⟨τν⟩ ≡
∫ ∞

0
τνe

−τνdτν = 1. (A.66)

均一媒質で平均的に進める物理的距離を平均自由距離 lνと定義（⟨τν⟩ = αν lν = 1）する。すなわち、

lν =
1

αν
=

1

nσν
. (A.67)

が成り立つ。

A.3.2 アインシュタイン係数
まず、アインシュタイン係数を定義する。二準位間でのBound-bound遷移を考える。エネルギー

の低い方を準位１、高い方を準位２とし、それぞれの状態での統計的重率を g1、g2とする。また、
それぞれの順位にある原子の数密度を n1、n2とする。

自発放射

自然発生的に高い準位から低い準位に単位時間あたりに遷移する確率をA21と書き、これを「ア
インシュタインのA係数」と呼ぶ。従って単位時間、単位体積あたりの粒子の遷移数は

n2A21 [cm−3 s−1] (A.68)

と書ける。また、単位時間、単位体積、単位立体角のエネルギー放出率は

n2jν = n2A21
hν

4π
[erg cm−3 s−1 ster−1 Hz−1] (A.69)

となる。ここで注意したいのが、jν とは放射源を担う粒子１つに対する、単位時間、単位体積あた
り、単位立体角あたりのエネルギーの放出率である。一方で、n2というのは放射源となり得る粒子
の単位体積あたりの個数（数密度）を意味している。つまり、量 (A.68)の単位で示した、[cm−3]と
式 (A.69)の単位に示した。[cm−3]は意味が異なる。式 (A.69)の意味は、単位体積あたり n2個の粒
子が単位時間、単位体積あたり、単位立体角あたりに放出するエネルギーである。

吸収

intensity Iν の光を吸収して、低い準位から高い準位に単位時間あたりに遷移する確率をB21Iν と
書き、B21を「アインシュタインの B係数」と呼ぶ。従って、単位時間、単位体積あたりの粒子の
遷移数は

n1B12Iν (A.70)

と書ける。また、単位時間、単位体積、単位立体角のエネルギー吸収率は

ανIν = n1B12Iν
hν

4π
(A.71)

となる。
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誘導放射：simulated emission

二準位間のエネルギー差 hν と同じエネルギーを持つ光子の存在に誘発されて、高い準位から低
い準位に単位時間あたりに遷移する確率をB12Iν と書き、B12を「もう一つのアインシュタインの
B係数」と呼ぶ。従って、単位時間あたりの粒子の遷移数は

n2B21Iν (A.72)

と書ける。また、単位時間、単位体積、単位立体角のエネルギー吸収率は

ανIν = n2B21Iν
hν

4π
(A.73)

となる。

アインシュタイン関係式

熱平衡状態では、準位間の遷移数が釣り合っているべきなので、
n1B12Iν = n2A21 + n2B21Iν (A.74)

という関係が成立する。Iν について解くと、
(n1B12 − n2B21)Iν = n2A21

Iν =
n2A21

n1B12 − n2B21

=
A21/B21

(n1/n2)(B12/B21)− 1
(A.75)

と書き表すことができる。熱平衡状態では n1と n2にはBoltzmann関係が成り立つので、高い方の
準位は低い方の準位（E）に対して hνだけ大きいことに注意して、

n1
n2

=
g1 exp[(−E/(kT ))]

g2 exp[(−(E + hν)/(kT ))]

=
g1
g2

exp

(
hν

kT

)
(A.76)

と書ける。従って、Iν は

Iν =
A21/B21

((g1B12)/(g2B21)) exp[(−(hν)/(kT ))]− 1
(A.77)

と書き直せる。一方、熱平衡状態では Iν とプランク関数Bν は等しいので

Bν(T ) =
(2hν3)/c2

exp (−(hν)/(kT ))− 1
(A.78)

と係数を比較することで、以下の「アインシュタイン関係式（Einstein relations）」を得る。

A21 =
2hν3

c2
B21 (A.79)

g1B12 = g2B21 (A.80)

この関係式は、温度に依存しない原子間の性質を表すものであるので、熱平衡であるかないかに関
わらず成り立つ。
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A.4 シンクロトロン自己吸収
シンクトロトン放射を出すガス自身がシンクロトロン放射の光子を吸収する状況を考え、放射ス

ペクトルを求める。ここでは簡単のため、放射・吸収は等方的で、磁場の方向はランダムとする。ま
た、電子の分布も等方的であるとする。

吸収係数

まず二準位間を遷移する場合を考えると、吸収係数 αν は (準位１にいる電子が hν の光子を吸収
して準位２に遷移する分)-(準位２にいる電子が hνの光子を吸収して準位１に遷移する分) の電子に
よって吸収が起こるので、式 (A.71)と式 (A.73)より

αν = n1B12
hν

4π
ϕ(ν)− n2B21

hν

4π
ϕ(ν)

=
hν

4π
(n1B12 − n2B21)ϕ(ν) (A.81)

である。ここで ϕ(ν)は line profile functionである。line profile functionとは hνの光子を吸収する
ことを考えているものの、実際にはその振動数に広がりがある。その分布を与えるのが line profile

function ϕ(ν)である。
今、電子はシンクロトロン放射を出すような自由電子の集団を考えているので、準位１と準位２

という決まったエネルギー準位があるのではなく、様々なエネルギーをとり得る。したがって、吸
収係数は

αν =
hν

4π

∑
E1

∑
E2

(n(E1)B12 − n(E2)B21)ϕ(ν) (A.82)

と書く。ただし、hνの光子を吸収することを考えているのでE1 = E2 − hνである。
また、今考えているのは「自己吸収」なので、吸収するhνの光子とはE2のエネルギーをもつ電子の自

発放射と考える。エネルギーE2の単一電子による単位振動数あたりの放射パワー (ergs s−1 cm−3 Hz−1)

は式 (A.69)より
Pe(ν,E2) = 4πjν

=
∑
E1

A21hνϕ(ν) (A.83)

と書ける。アインシュタイン関係式 (A.79) を用いて書き換えると、

Pe(ν,E2) =
2h2ν4

c2

∑
E1

B21ϕ(ν). (A.84)

自由電子であるので、統計的住りつは２つのエネルギー準位で等しいと考えて、g1 = g2の場合の式
(A.80)と、式 (A.84)より、自己吸収の場合の吸収係数 αν を Pe(ν,E2)と n(E2)で書き直すと

αν =
hν

4π

∑
E1

∑
E2

(n(E2 − hν)B21 − n(E2)B21)ϕ(ν)

=
hν

4π

∑
E2

(n(E2 − hν)− n(E2))
∑
E1

B21ϕ(ν)

=
c2

8πhν3

∑
E2

(n(E2 − hν)− n(E2))Pe(ν,E2) (A.85)

137



となる。ただし、E1 = E2 − hν であることを用いた。同じエネルギー E2を持つ電子であっても、
運動量の向きが異なることがある。なので、この和は運動量で行う方が正しい。そこで、E2 = p2c

によって運動量 pを使った式に変形する。運動量空間での電子の分布関数は f(p⃗2)とすると、(A.85)
式は

αν =
c2

8πhν3

∫
d3p2(f(p⃗∗2)− f(p⃗2))Pe(ν, p⃗2) (A.86)

と書き換えられる。
電子のエネルギー分布がN(E)の時、次の関係式が成り立つ。

N(E)dE = f(p)4πp2dp (A.87)

また、

d3p = dpxdpydpz

= p2 sin θdpdθdϕ

=

(
E

c

)2

sin θ
dE

c
dθdϕ

=
4πE2

c3
dE (A.88)

なので、式 (A.86)は

αν =
c2

8πhν3

∫ ∞

0

(
4πE2

c3
dE

)(
N(E − hν)d(E − hν)

4πp∗2dp∗
− N(E)dE

4πp2dp

)
Pe(ν,E)

=
1

8πhν3

∫ ∞

0
dEE2

(
N(E − hν)d(E − hν)

((E − hν)2/c2)d(E − hν)
− N(E)dE

(E2/c2)dE

)
Pe(ν,E)

=
c2

8πhν3

∫ ∞

0
dEE2

(
N(E − hν)

(E − hν)2
− N(E)

E2

)
Pe(ν,E) (A.89)

となる。ただし、ここで添字の 2は省略した。ここで右辺を E >> hν とした時のテイラー展開す
ると

αν =
c2

8πhν3

∫ ∞

0
dEE2

(
N(E)

E2
+

∂

∂E

[
N(E)

E2

]
(−hν)− N(E)

E2

)
Pe(ν,E)

= − c2

8πν2

∫ ∞

0
dEPe(ν,E)E2 ∂

∂E

[
N(E)

E2

]
(A.90)

となる。具体的に電子のエネルギー分布を与えて計算する。ここでは、N(E)dE = N0E
−pdEのよ

うな冪乗分布を仮定すると
∂

∂E

[
N(E)

E2

]
=

∂

∂E
(N0E

−p−2)

= −N0(p+ 2)E−(p+3)

= −(p+ 2)
N(E)

E3
(A.91)
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なので、式 (A.90)は

αν =
c2

8πν2
(p+ 2)

∫ ∞

0
dEPe(ν,E)

N(E)

E
(A.92)

とかける。また、E =
√
m2

ec
4 + p2c2 = γmec

2より、dE = mec
2dγだから、Eから電子のローレン

ツ因子 γに変数変換すると、

αν =
c2(p+ 2)

8πν2

∫ γM

γm

mec
2dγPe(ν, γ)

N0(γmec
2)−p

γmec2

=
c2(p+ 2)N0

8πν2(mec2)p

∫ γM

γm

dγ γ−(p+1)Pe(ν, γ) (A.93)

さらに、放射メカニズムをシンクロトロン放射と仮定して吸収係数を書き下す。電子一個からの放
射パワーは

Pe(ν) =

√
3e3B

mec2
F (χ0) (A.94)

とかけた。ただし

F (χ0) = χ0

∫ ∞

χ0

K5/3(χ)dχ (A.95)

χ0 ≡
2mecω

3eB
γ−2 =

4πmecν

3eB
γ−2 =

ν

min(νm, νc)
(A.96)

である。シンクロトロン放射の場合の吸収係数 αν は式 (A.93)より

αν =
c2(p+ 2)N0

8πν2(mec2)p

∫ γM

γm

dγ γ−(p+1)

√
3e3B

mec2
F (χ0)

=

√
3N0c

2e3B(p+ 2)

8πν2(mec2)p+1

∫ ∞

0
γ−(p+1)F (χ0)dγ (A.97)

と書き表せる。ところで F (χ0)は

F (χ0) ∼


4π√

3Γ(1/3)

(χ0

2

)1/3
(if χ0 < 1),(π

2

)1/2
e−χ0χ

−1/2
0 (if χ0 > 1).

=


4π√

3Γ(1/3)21/3

(
4πmecν

3eB

)1/3

γ−2/3
e (if ν < min(νm, νc)),(π

2

)1/2
e−χ0χ

−1/2
0 (if ν > min(νm, νc)).

(A.98)

と近似することができる。従って ν < min(νm, νc)の場合、吸収係数 αν は式 (A.97)より

αν =

√
3N0c

2e3B(p+ 2)

8πν2(mec2)p+1

∫ γM

γm

γ−(p+1)
e

4π√
3Γ(1/3)21/3

(
4πmecν

3eB

)1/3

γ−2/3
e dγe

=
1

2Γ(1/3)

p+ 2

−(p+ 2/3)

c2e3N0B

(mec2)p+1

(
2πmec

3eB

)1/3

ν−5/3

[
γ
−(p+ 2

3)
e

]γM
γm

∼ 1

2Γ(1/3)

p+ 2

p+ 2/3

c2e3N0B

(mec2)p+1

(
2πmec

3eB

)1/3

ν−
5
3 γ

−(p+ 2
3)

m (A.99)
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とかける。一方、ν > min(νm, νc)の場合は、式 (A.98)を用いて計算するのは困難なので、χ0に変
換して計算を進める。(A.94)式を用いて γを χ0で変数変換すると、

γ =

(
4πmecν

3eB

)1/2

χ
−1/2
0 ⇒ dγ =

(
4πmecν

3eB

)1/2(
−1

2

)
χ−3/2dχ0 (A.100)

なので、

αν =

√
3N0c

2e3B(p+ 2)

8πν2(mec2)p+1

∫ ∞

0

(
4πmecν

3eB

)−(p+1)/2

χ(p+1)/2F (χ0)
−1

2

(
4πmecν

3eB

)1/2

χ
−3/2
0 dχ0

=

√
3N0c

2e3B(p+ 2)

16πν2(mec2)p+1

(
4πmecν

3eB

)−p/2 ∫ ∞

0
χ
(p−2)/2
0 F (χ0)dχ0 (A.101)

となる。この積分はガンマ関数を用いた下記の公式を用いて計算できる。∫ ∞

0
xµF (x)dx =

2µ+1

µ+ 2
Γ

(
µ

2
+

7

3

)
Γ

(
µ

2
+

2

3

)
. (A.102)

従って、シンクロトロン放射の自己吸収における吸収係数は

αν =

√
3N0c

2e3B(p+ 2)

16πν2(mec2)p+1

(
4πmecν

3eB

)− p
2 2

p−2
2

+1

p−2
2 + 2

Γ

(
p− 2

4
+

7

3

)
Γ

(
p− 2

4
+

2

3

)

=

√
3N0c

2e3B(p+ 2)

16πν2(mec2)p+1

(
3eB

4πmecν

) p
2 2

p
2 × 2

p+ 2
Γ

(
3p+ 22

12

)
Γ

(
3p+ 2

12

)
=

√
3N0e

3

8πme

(
3e

2πm3
ec

5

) p
2

B
p+2
2 ν−

p+4
2 Γ

(
3p+ 22

12
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(A.103)

となる。ところで、ここまでは放射を担う電子のエネルギー分布はエネルギーの積分領域全体で一
定の power-law (single power-law)を仮定した。上記をまとめると、シンクロトロン放射を仮定し
た場合の吸収係数は

αν =


1

2Γ(1/3)

p+ 2

p+ 2/3

c2e3N0B

(mec2)p+1

(
2πmec

3eB

)1/3

ν−
5
3 γ

−(p+ 2
3)

m (ν < min(νm, νc)),

√
3N0e

3

8πme

(
3e

2πm3
ec

5

) p
2

B
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p+4
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(
3p+ 22

12

)
Γ

(
3p+ 2

12

)
(min(νm, νc) < ν).

(A.104)

∝

ν
− 5

3 (ν < min(νm, νc)),

ν−
p+4
2 (min(νm, νc) < ν).

(A.105)

と書き下せる。
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源泉関数

つぎに源泉関数を書き下し、シンクロトロン放射のスペクトルがシンクロトロン自己吸収により、
どのようなスペクトルになるかを導く。

Sν =
jν
αν

=
P (ν)

4παν

∝

ν
1
3 ν

5
3 (ν < min(νm, νc)),

ν−
p−1
2 ν

p+4
2 (ν > min(νm, νc))

=

{
ν2 (ν < min(νm, νc)),

ν
5
2 (ν > min(νm, νc))

(A.106)

とかける。ところで、optical thickである条件は (τν ≥ 1)であるから、

τν =

∫ s

s0

αν(s
′)ds′ ≥ 1 (A.107)

を満たすときに、式 (A.106)が成立する。つまり、τν ∼ 1となる時の振動数を νaとすると、

Sν ∝

{
ν2 (ν < νa < min(νm, νc)),

ν
5
2 (min(νm, νc) < ν < νa)

(A.108)

であるので、スペクトルの概形は以下のようになる。

図 A.2: slow cooling (νm < νc) の場合のスペクトル
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図 A.3: fast cooling (νc < νm) の場合のスペクトル

ここから、さらに外部衝撃波により加速された電子がシンクロトロン放射する場合での、SSAを
考える。τν ∼ 1となる時の振動数 νaの時間発展を書き下す。(Gao et al. 2013)によれば、νaの定
義の仕方には τν ∼ 1の他にもう一つあり、それはシンクロトロン放射のフラックスと黒体放射のフ
ラックスを等しくする振動数とすることである。こちらの方が簡便であり、それぞれの定義のもと
で算出される νaは２倍以内の違いに収まることが証明されている。ここでは、簡便な方法であるシ
ンクロトロン放射のフラックスと黒体放射のフラックスが等しくなる時の振動数と捉えて書き下し
てみることにする。

I ′synν (νa) = I ′bbν (νa) ∼ 2kT
ν ′2a
c2

(A.109)

ここで、黒体放射の温度は

kT = max[γ′a, min(γ′c, γ
′
m)]mec

2 (A.110)

でかける。γaは νaのシンクロトロン放射に対応する電子のローレンツ因子であり、

γ′a =

√
2πmecν ′a
eB′ (A.111)

である。シンクロトロン放射の輻射強度は

dI ′synν (ν ′a) = η′synν′a
ds′

I ′synν (ν ′a) =

∫
η′synν′a

ds′ ∼ η′synν′a
∆R′

I ′synν (ν ′a) ∼
ρ′j′synν′a

4π
∆R′ (A.112)

ここで、∆R′は放射領域の comoving系での放射領域の大きさ、つまり外部衝撃波下流の領域の厚
さであり∆R′ ∼ R/Γである。ただし、Rや Γは衝撃波上流静止系（CE系、または lab系）での、
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爆風の爆発中心からの半径とローレンツ因子である。また、ρ′は comoving系での放射領域内での
放射を担う粒子の数密度であり、

ρ′ =
Ne

V ′

∼ 4

3
πR3fen0

1

4πR2∆R′

=
fen0R

3∆R′ (A.113)

である。次に、全方位への放射係数 j′synν′a
を考える。max[γ′a, min(γ′c, γ

′
m)] = γ′mすなわち、slow cool-

ingの時、図A.2の左側の分布になっているはずなので、

j′synν′a
= P ′

ν,max

(
ν ′a
ν ′m

)1/3

=
1

3e
mec

2σTB
′ν ′1/3a

(
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)−1/3

=
mec

2σT
3e

(
2πmec

e

)1/3

γ′−2/3
m B′2/3ν ′1/3a (A.114)

である。以上から、式 (A.109)に各項代入して、ν ′aについて解くと

2γ′mmeν
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a ∼
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4π
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0 Γ−3/5R3/5 (A.115)

となる。観測者系に直すと、

νa =
Γ

1 + z
ν ′a

=
1

1 + z

(
64m6

ec
9σ3T

723πe4m4
p

)1/5
p− 1

p− 2
f8/5e ϵ−1

e ϵ
1/5
B n

4/5
0 Γ2/5R3/5 (A.116)
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断熱減速膨張期間の場合、

νa =
1

1 + z

(
64m6

ec
9σ3T

723πe4m4
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(A.117)

となり、時間に依存せず一定となることがわかる。ただし、p = 2.5、z = 1とした値である。
次に、max[γ′a, min(γ′c, γ

′
m)] = γ′cすなわち、fast coolingの時、図A.3の左側の分布になっている

はずなので、全方位への自然放射係数 j′synν′a
は

j′synν′a
= P ′

ν,max

(
ν ′a
ν ′c

)1/3

=
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3e
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γ′−2/3
c B′2/3ν ′1/3a (A.118)

である。これを用いて、先ほどと同様の議論から、ν ′aについて解いていくと、

2γ′cmeν
′2
a ∼

j′synν′a

4π
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a ∼ mec
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となる。観測者系に直すと、

νa =
Γ

1 + z
ν ′a

=
1

1 + z

(
2mec

7σ3T
723π2e4

)1/5(
σT

6πmec

)
B′12/5f3/5e n

3/5
0 R3/5Γ2T

=
1

1 + z

(
2c2σ8T

723 × 65π7e4m4
e

)1/5

(32πϵBn0mpc
2)6/5Γ12/5f3/5e n

3/5
0 R3/5Γ2T

=
1

1 + z

(
2× 326c14σ8Tm

6
p

723 × 65πe4m4
e

)1/5

f3/5e ϵ
6/5
B n

9/5
0 R3/5Γ22/5T (A.120)

断熱減速膨張期間の場合、
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(A.121)

となる。ここで、z = 1.0である。
次に、max[γ′a, min(γ′c, γ

′
m)] = γ′aすなわち、図A.2や図A.3の右側の分布になっている場合を考え

る。まず、図A.2のような Slow Coolingの場合について、自然放射係数 j′synν′a
はこれまでと同様に
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(A.122)
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とかける。従って式 (A.109)にそれぞれ代入すると
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となる。観測者系に直すと、

ν
p+4
2

a =

(
Γ

1 + z
ν ′a

) p+4
2

ν
p+4
2

a =

(
1

1 + z

) p+4
2 (32π)

p+2
4 σT c

3m
3−3p

2
e m

5p−2
4

p

72πe

( e

2π

) p
2

(
p− 2

p− 1

)p−1

ϵ
p+2
4

B ϵp−1
e f2−p

e n
p+6
4

0 RΓ2p+2

νa =
1

1 + z

2 3p+10
4 σT c

3m
3−3p

2
e m

5p−2
4

p

72× π
p+2
4 e

2−p
2

 2
p+4 (

p− 2

p− 1

) 2p−2
p+4

ϵ
p+2
2p+8

B ϵ
2p−2
p+4
e f

4−2p
p+4

e n
p+6
2p+8

0 R
2

p+4Γ
4p+4
p+4

(A.124)

とかける。断熱減速膨張気の場合、

νa = (1 + z)−1
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次に、図A.3のような Fast Coolingの場合について、自然放射係数 j′synν′a
はこれまでと同様に
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とかける。従って式 (A.109)にそれぞれ代入すると
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となる。観測者系に直すと、
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(A.128)

とかける。断熱減速膨張期の場合、
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となる。

A.5 コンプトン散乱
静止している電子に光子が衝突することを考える。ここで、光子の入射方向 n⃗iと散乱方向 n⃗f を

次のように、それぞれ仮定する。

n⃗pi = (cos θpi, sin θpi cosϕpi, sin θpi sinϕpi) = (1, 0, 0) (A.130)

n⃗pf = (cos θpf , sin θpf cosϕpf , sin θpf sinϕpf ) = (cos θpf , sin θpf , 0) (A.131)

衝突前の光子と電子の四元運動量ベクトル Pµ
pi, P

µ
eiをそれぞれ
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(A.132)

Pµ
ei = (mec, 0, 0, 0) = (mec, 0⃗) (A.133)

衝突後の光子と電子の四元運動量ベクトル Pµ
pf , P

µ
ef をそれぞれ
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c
, 0

)
=
(ϵf
c
,
ϵf
c
n⃗pf

)
(A.134)

Pµ
ef = (γmec,−γmev cos θe,−γmev sin θe, 0) (A.135)

とする。ミンコフスキー時空 gµν = diag(−1, 1, 1, 1)とすれば、それぞれの共変ベクトルは、

Ppi µ =
(
−ϵi
c
,
ϵi
c
, 0, 0

)
(A.136)

Pei µ = (−mec, 0, 0, 0) (A.137)

Ppf µ =

(
−
ϵf
c
,
ϵf cos θpi

c
,
ϵf sin θpi

c
, 0

)
(A.138)

Pef µ = (−γmec,−γmev cos θe,−γmev sin θe, 0) (A.139)

とかける。
以上の過程の元で、散乱後の光子のエネルギー ϵf を求める。まず、四元運動量保存則から、変形

して両辺二乗（内積）をとると、

Pµ
pi + Pµ

ei = Pµ
pf + Pµ

ef

Pµ
ef = Pµ

pi + Pµ
ei − Pµ

pf

|Pµ
ef |

2 = |Pµ
pi + Pµ

ei − Pµ
pf |

2

Pµ
efPef µ = Pµ

piPpi µ + Pµ
eiPei µ + Pµ

pfPpf µ

+ 2Pµ
piPei µ − 2Pµ

eiPpf µ − 2Pµ
pfPpi µ (A.140)
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と書き直すことができる。それぞれの項を計算すると

Pµ
efPef µ = −γ2m2

ec
2 + γ2m2

ev
2(cos2 θe + sin2 θe) + 0

= −γ2m2
ec

2

(
1− v2

c2

)
= −m2

ec
2 (A.141)

Pµ
piPpi µ = − ϵ

2
i

c2
+
ϵ2i
c2

+ 0 + 0 = 0 (A.142)

Pµ
eiPei µ = −m2

ec
2 (A.143)

Pµ
pfPpf µ = −

ϵ2f
c2

+
ϵ2f cos

2 θpf

c2
+
ϵ2f sin

2 θpf

c2

=
ϵ2f (−1 + 1)

c2
= 0 (A.144)

Pµ
piPei µ = −ϵme (A.145)

Pµ
eiPpf µ = −ϵfme (A.146)

Pµ
pfPpi µ =

(
−
ϵiϵf
c2

+
ϵiϵf cos θpf

c2

)
= −

ϵϵf
c2

(1− cos θpf ) (A.147)

以上より、式 (A.140)は次のように式変形ができる。

−m2
ec

2 = 0−m2
ec

2 + 0− 2ϵime + 2ϵfme +
2ϵiϵf
c2

(1− cos θpf )

0 = m2
ec

4 −m2
ec

4 − 2ϵimec
2 + 2ϵfmec

2 + 2ϵiϵf (1− cos θpf )

0 = ϵf (mec
2 + ϵi − ϵi cos θpf )− ϵimec

2 (A.148)

以上より、

ϵf =
ϵimec

2

mec2 + ϵi(1− cos θpf )

=
ϵi

1 + ϵi
mec2

(1− cos θpf )
(A.149)

と、衝突後の光子のエネルギー ϵf を得ることができる。この関係を ϵi = hνi = hc/λiで波長に置き
換えてみる。

hc

λf
=

hc/λi

1 + hc/λi

mec2
(1− cos θpf )

λf = λi +
hν

mec2
(1− cos θpf )

λf = λi + λc(1− cos θpf ) (A.150)
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ここで、λc ≡ (hν)/(mec
2)はコンプトン波長と呼び、

λc ≡
hν

mec2
=

2πℏc
mec2

∼ 6× 200 MeV · fm
0.5 MeV

∼ 2400 fm = 2.4× 10−10 cm = 0.024 Å (A.151)

となる。式 (A.150)から、コンプトン散乱した光子の波長は、散乱する前に比べてコンプトン波長
程度長くなることがわかる。元々、散乱を通して、光子が静止している電子にエネルギーを与える
のだから、散乱後の光子のエネルギーは小さくなり、波長が長くなるのは当然の結果である。
λ≫ λcの時は、波長の変化が無視でき、散乱はほぼ弾性的であるので、トムソン散乱の取り扱い

が良い近似となる。逆に、散乱前の光子の波長がコンプトン波長と同程度かそれ以下なら、光子の
エネルギー変化が無視できなくなる。この場合、不確定性原理から電子の位置が光の波長程度で不
確定なので、量子力学的取り扱いが必要となる。それだけでなく、この場合 1回の散乱で、散乱後
の電子が相対論的速度を持つ可能性があるので、相対論的量子力学を用いなければならない。相対
論的量子力学を用いて、コンプトン散乱の散乱断面積を求めたクラインと仁科の公式が以下である。

dσ

dΩ
=
r20
2

ϵ2f
ϵ2

(
ϵi
ϵf

+
ϵf
ϵi

− sin2 θpf

)
(A.152)

A.6 逆コンプトン散乱
運動している電子による、光子の散乱を考える。電子が運動して見える系（実験室系；laboratory

frame）をK系、電子が静止して見える系（電子静止系；electron rest frame）をK ′系と呼び、K ′

系の物理量にはダッシュ「′」をつけることにする。

Energy Transfer

まず、光子が電子により散乱されることで、光子のエネルギーがどのように変化するかを議論す
る。電子が静止して見える、K ′系では前節のコンプトン散乱と同様の議論ができる。ただし、ここ
ではK系で電子が運動する方向を x軸とし、K ′系の x′軸を x軸方向にするので、光子の入射方向
n⃗iと散乱方向 n⃗f は次のようにおく。

n⃗′pi = (cos θ′i, sin θ′i cosϕ
′
i, sin θ′i sinϕ

′
i) (A.153)

n⃗′pf = (cos θ′f , sin θ′f cosϕ
′
f , sin θ′f sinϕ

′
f ) (A.154)

この時の、散乱前と散乱後の電子と光子についての電子静止系での四元運動量とその共変成分は

P ′µ
ei = (mec, 0, 0, 0), P ′

ei µ = (−mec, 0, 0, 0) (A.155)

P ′µ
pi =

(
ϵ′i
c
,
ϵ′i
c
n⃗′pi

)
, P ′

pi µ =

(
−ϵ

′
i

c
,
ϵ′i
c
n⃗′pi

)
(A.156)

P ′µ
ef =

(
E′

c
, p⃗′ef

)
, P ′

ef µ =

(
−E

′

c
, p⃗′ef

)
(A.157)
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P ′µ
pf =

(
ϵ′f
c
,
ϵ′f
c
n⃗′pf

)
, P ′

pf µ =

(
−
ϵ′f
c
,
ϵ′f
c
n⃗′pf

)
(A.158)

とかける。コンプトン散乱の時と同様に四元運動量保存則を両辺二乗して変形すると

P ′µ
efP

′
ef µ = P ′µ

pi P
′
pi µ + P ′µ

ei P
′
ei µ + P ′µ

pfP
′
pf µ + 2P ′µ

pi P
′
ei µ − 2P ′µ

ei P
′
pf µ − 2P ′µ

pfP
′
pi µ

|p⃗′ef |
2 − E′2

c2
=
ϵ′2i
c2

(
|n⃗′pi|

2 − 1
)
−m2

ec
2 +

ϵ′2f
c2

(
|n⃗′pf |

2 − 1
)
− 2meϵ

′
i + 2meϵ

′
f − 2

ϵ′iϵ
′
f

c2

(
n⃗′pf · n⃗′pi − 1

)
0 =

2ϵ′iϵ
′
f

c2
(1− cosΘ)− 2meϵ

′
i + 2meϵ

′
f

ϵ′f =
ϵ′i

1 +
ϵ′i

mec2
(1− cosΘ)

(A.159)

となる。ただし、ここでのΘは光子の入射方向 n⃗piと散乱方向 n⃗pf の成す角で、cosΘはその内積で
あり、

cosΘ = cos θ′i cos θ
′
f + sin θ′i cosϕ

′
i sin θ

′
f cosϕ

′
f + sin θ′i sinϕi sin θ

′
f sinϕ

′
f

= cos θ′i cos θ
′
f + sin θ′i sin θ

′
f (cosϕ

′
i cosϕ

′
f + sinϕi sinϕ

′
f ) (A.160)

である。式 (A.159)から、ϵ′i ≪ mec
2 ∼ 511keVの場合 ϵ′f ∼ ϵ′iであり、電子静止系では、ほぼ弾性

衝突で散乱前後で光子のエネルギーに大きな変化はないことがわかる。
ここから、電子が速度 v⃗を用いて β⃗ = v⃗/cで運動して見える系（実験室系=K 系）にいる観測者

が観測するエネルギーを考えてみる。K系において観測者は無限遠にいることを考え、微小時間 dt

の間に電子から観測者の方向を向く単位ベクトル n⃗は変化しないものとする。実験室系と電子静止
系の間に成り立ちエネルギーの関係式は

ϵ = hν =
h

dtobs
(dt は電磁波の 1周期とした)

=
h

(1− n⃗ · β⃗)dt
(∵ Doppler shift)

=
h

γ(1− n⃗ · β⃗)dt′
(∵ Lorentz変換)

=
hν ′

γ(1− n⃗ · β⃗)
=

ϵ′

γ(1− n⃗ · β⃗)
(A.161)

=
ϵ′

γ(1− β cos θ)
∼ ϵ′

γ(1− β)
(∵ n⃗ ∥ β⃗) (A.162)

とかける。以上より

ϵ′i = γ(1− β cos θi)ϵi

∼ γ

(
1− cos θi +

cos θi
2γ2

)
ϵi (∵ γ ≫ 1)

∼ γϵi (∵ |1− cos θi| ∼ 1) (A.163)
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また、

ϵf =
ϵ′f

γ(1− β cos θf )

=
ϵ′f

γ
(
1− β

cos θ′f+β

1+β cos θ′f

)
=

1 + β cos θ′f
γ(1− β2)

ϵ′f

= γ(1 + β cos θ′f )ϵ
′
f

∼ γ(1 + β cos θ′f )ϵ
′
i (if ϵ′i ≪ mec

2 ∵ (A.159))

∼ γ2ϵi

(
1 + cos θ′f −

cos θ′f
2γ2

)
(∵ γ ≫ 1)

∼ γ2ϵi (if |1 + cos θ′f | ∼ 1) (A.164)

以上より、大雑把に以下のようなエネルギーの関係性が導かれる。

ϵi : ϵ
′
i : ϵ

′
f : ϵf ∼ 1 : γ : γ : γ2 (A.165)

つまり、実験系に静止する観測者にとって、散乱前の光子が逆コンプトン散乱を受けて電子のロー
レンツ因子の二乗 (γ2)倍に高エネルギーな光子に変化することがわかる。

Power for single scattering

これまで、１個の相対論的運動をする電子により１つの光子が散乱されたときのエネルギー変化
を考えてきた。ここでは、等方的な速度分布を持つローレンツ因子の電子群により、等方的に入射
した光子が散乱される場合の、平均的な電磁波の「放射強度（エネルギーフラックス：単位時間・
単位面積あたりの通過エネルギー）」を導く。（厳密には「放射」ではないから「」付き）ここでは、
Rybicki et al. (1979) に基づき、Blumenthal & Gould (1970)による方法をとる。
単位時間あたりに散乱される光子の数は、単位時間あたりの入射光子の数と散乱体 (電子群)の散

乱断面積の積だろう。dϵ′i のエネルギー帯域の入射光子の運動量空間での数密度を v′dϵ′i とすれば、
単位時間あたりの入射光子の数は、電子静止系で等方的に入射する仮定の元では単に運動量空間で
の光子の数密度に光速 cをかけたものになるから、cv′dϵ′iである。従って、単位時間あたりに散乱さ
れる光子の数は cσT v

′dϵ′iとかける。
入射光子のエネルギーが ϵ′iである光子の散乱後のエネルギーを ϵ′f とすれば、散乱後の全エネル

ギーは、これと散乱される光子の数の積を取れば良いので、cσT ϵ′fv′dϵ′iとなる。これを、さまざま
なエネルギー範囲 dϵ′iで入射する光子分足し合わせれば良いので、電子静止系における散乱後の全
放射強度は結局、

P ′
f = cσT

∫
ϵ′fv

′dϵ′i [erg s−1] (A.166)

とかける。
次に、電子の慣性系（電子が運動して見える系：K系）での物理量で書き直すために、以下のよう

にローレンツ変換の関係を考える。光子の位相空間（運動量空間）における光子の数密度を n(p)(位
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相空間分布関数)とし、dϵの範囲のエネルギーをもつ光子の数密度を vdϵとすると、

vdϵ = nd3p (A.167)

が成り立つ。位相空間における単位体積あたりの光子の数 nはローレンツ不変量であるから、

n =
vdϵ

d3p
=
v′dϵ′

d3p′
(A.168)

という関係が成り立つ。また、位相空間での微小体積 d3pとエネルギー ϵはどちらもローレンツ変
換のもとでは d3p = γd3p′, ϵ = γϵ′という関係であるから、

γ =
d3p

d3p′
=
ϵ

ϵ′
(A.169)

従って、
vdϵ

ϵ
=
v′dϵ′

ϵ′
(A.170)

が成り立つ。エネルギー放射率はローレンツ変換において不変である (なぜなら、P = dE/dt, P ′ =

dE′/dt′であり、dE = γdE′, dt = γdt′.)から、P ′ = P であることと上記のローレンツ変換の関係
を用いて式 (A.166)は次のように変形できる。

Pf = P ′
f = cσT

∫
ϵ′fv

′dϵ′i = cσT

∫
ϵ′2
v′dϵ′i
ϵ′i

= cσT

∫
ϵ′2
vdϵi
ϵi

(A.171)

ここで、式 (A.165)から、ϵ′i = ϵ′f = ϵ′とした。式 (A.161)より、ϵ′ = γ(1− β cos θi)ϵiだから、

Pf = cσT

∫
γ2(1− β cos θi)

2ϵ2i
vdϵi
ϵi

= cσT

∫
γ2(1− β cos θi)

2ϵivdϵi (A.172)

ここで、入射光子がやって来る方向は等方的 (isotropic)である場合を考えると、確率密度関数は
P (θ) = sin θ/2だから、

⟨cos θi⟩ =
1

2

∫ π

0
cos θi sin θidθi = 0 (A.173)

⟨cos2 θi⟩ =
1

2

∫ π

0
cos2 θi sin θidθi =

1

3
(A.174)

なので、

⟨(1− β cos θi)
2⟩ = 1 +

1

3
β2 (A.175)

となる。したがって、逆コンプトン散乱による放射強度は

Pf = cσTγ
2

(
1 +

1

3
β2
)∫

ϵivdϵi

= cσTγ
2

(
1 +

1

3
β2
)
Uph (A.176)
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となる。ここで、Uphは初期 (散乱前)の光子エネルギー密度である。ところで、入射光子による散
乱前の放射強度 Piniは

Pini = cσT

∫
ϵivdϵi = cσTUph (A.177)

なので、放射強度のうち、逆コンプトン散乱による増加分を逆コンプトン強度 Pcomptは、

Pcompt = Pf − Pini

= cσTUph

[
γ2
(
1 +

1

3
β2
)
− 1

]
= cσTUph

[
1

3
γ2β2 + γ2 − 1

]
= cσTUph

[
1

3
γ2β2 + γ2β2

]
=

4

3
cσTγ

2β2Uph (A.178)

となる。例えば、相対論的電子からのシンクロトロン放射と、逆コンプトン散乱が同じローレンツ
因子を持つ電子を起源とする場合がある。逆コンプトン散乱による放射強度がシンクロトン放射の
放射強度に対してどれだけの大きさとなるかは、式 (2.112)と式 (A.178)より、

Psync

Pcompt
=

4

3
σT c[γ

2β2UB]×
3

4

1

cσTγ2β2Uph
=
UB

Uph
(A.179)

とかけ、放射領域の磁場のエネルギー密度と光子のエネルギー密度の比に対応することがわかる。
磁場のエネルギー密度が大きい場合、シンクロトロン放射が支配的になるが、光子のエネルギー密
度が大きい場合は逆コンプトン散乱が支配的になる。

A.7 非相対論的衝撃波
ここでは、非相対論的な衝撃波による物理量の変化と衝撃波の構造についてレビューする。この

レビューは主に教科書「宇宙流体力学 (坂下志郎 et al. 2012)」に従う。
衝撃波面静止系において、物質は定常的に前方から波面に向かって速度 v⃗1で流れ込み、波面後方

からは速度 v2で流れ出ていくことを考える。波面前後の流体の質量フラックス、運動量フラックス、
エネルギーフラックスは保存するので、

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv⃗) = 0 (A.180)

∂

∂t
(ρvi) +

∂πik
∂xk

= 0 (A.181)

∂

∂t

{
ρ

(
1

2
v2 + ϵ+ ϕ

)}
+∇ ·

{
ρv⃗

(
1

2
v2 + h+ ϕ

)}
= 0 (A.182)

が成り立つ。ただし、ρは流体の質量密度、vは流体の速度、ϵは他に質量あたりの内部エネルギー、
hは単質量あたりのエンタルピー、ϕはポテンシャルを表している。πi,kは k軸に垂直な単位断面積
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をとって単位時間に運ばれる運動量の i成分を表す運動量流速テンソルであり、πi,k = pδi,k + ρvivk

で書き表される。定常な流れを考える場合、時間についての偏微分の項は無視できるので、

∇ · (ρv⃗) = 0 (A.183)

∂πik
∂xk

= 0 (A.184)

∇ ·
{
ρv⃗

(
1

2
v2 + h+ ϕ

)}
= 0 (A.185)

が成り立つ。ここで、垂直衝撃波（流体が波面に垂直に流れ込む状況）を考える。式 (A.183)より、

ρ1v1 = ρ2v2 (A.186)

式 (A.184)より、

p1 + ρ1v
2
1 = p2 + ρ2v

2
2 (A.187)

式 (A.185)より、
1

2
v21 + h1 + ϕ =

1

2
v22 + h2 + ϕ

1

2
v21 + h1 =

1

2
v22 + h2

1

2
v21 +

γ

γ − 1

p1
ρ1

=
1

2
v22 +

γ

γ − 1

p2
ρ2

(A.188)

となる。ただし、流体は理想気体だと仮定し、断熱比 γを用いてエンタルピー hを書き直した。式
(A.186)、式 (A.187)、式 (A.188)の３つの式は「Rankine-Hugoniotの関係式」と呼び、上流の物理
量が与えられると下流の物理量を与える式になっている。ここで、

x =
ρ2
ρ1

=
v1
v2
, y =

p2
p1
, a21 =

γp1
ρ1

, M1 =
v1
a1

(A.189)

とおき式 (A.187)を書き換えると、

v21
a21
ρ1 +

p1
a21

=
1

a21
(ρ2v

2
2 + p2)

v21
a21

+
1

a21

p1
ρ1

=
1

a21

(
ρ2
ρ1
v22 +

p2
ρ1

)
v21
a21

+
1

a21

a21
γ

=
ρ2
ρ1

v21
a21

v22
v21

+
1

a21

p1
ρ1

p2
p1

M2
1 +

1

γ
= xM2

1

1

x2
+

1

a21

a21
γ
y

M2
1

(
1− 1

x

)
=
y − 1

γ
(A.190)
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となり、同様に式 (A.188)についても書き換えると、

1

2

v21
a21

+
γ

γ − 1

p1
ρ1

1

a21
=

1

2

v22
a21

+
γ

γ − 1

p2
ρ2

1

a21
1

2

v21
a21

+
γ

γ − 1

p1
ρ1

1

a21
=

1

2

v21
a21

v22
v21

+
γ

γ − 1

ρ1
ρ2

p2
p1

p1
ρ1

1

a21
1

2
M2

1 +
γ

γ − 1

a21
γ

1

a21
=

1

2
M2

1

1

x2
+

γ

γ − 1

y

x

a21
γ

1

a21
1

2
M2

1 +
1

γ − 1
=

1

2

M2
1

x2
+

1

γ − 1

y

x

M2
1

(
1− 1

x2

)
=

2(yx−1 − 1)

γ − 1
(A.191)

となる。ここで、M1は上流のマッハ数である。x ̸= 1, y ̸= 1として、この２式から xと yについて
解くと

x =
ρ2
ρ1

=
v1
v2

=
(γ + 1)M2

1

(γ − 1)M2
1 + 2

(A.192)

y =
p2
p1

=
2γM2

1 − (γ − 1)

γ + 1
(A.193)

とかける。さらに、波面前後での温度の関係と波面後方のMach数を求めると
T2
T1

=
p2ρ1
p1ρ2

=
[2γM2

1 − (γ − 1)][(γ − 1)M2
1 + 2]

(γ + 1)2M2
1

(A.194)

M2
2 =

(
v2
a2

)2

=

(
a1
a2

v1
a1

v2
v1

)2

=
(γ − 1)M2

1 + 2

2γM2
1 − (γ − 1)

(A.195)

となる。式 (A.195)の分子と分母の差をとると、

{(γ − 1)M2
1 + 2} − {2γM2

1 − (γ − 1)} = (γ + 1)(1−M2
1 ) (A.196)

であるから、M2
1 > 1のとき、M2

2 < 1となることがわかる。つまり、衝撃波面に超音速（super-sonic:

媒質中で移動する物体と媒質の相対速度が媒質の音速を超える速度）で流入した流体は波面から亜
音速（sub-sonic: 媒質中の音速に近い速度）で流出することがわかる。
次に、M1が十分に大きい場合の物理量の変化を調べる。(A.192)式より、

ρ2
ρ1

=
γ + 1

γ − 1 + 2/M2
1

M1≫1−−−−→ γ + 1

γ − 1
(A.197)

となり、比熱比 γ = 5/3とすると ρ2 ∼ 4ρ1となり、粒子数密度については上流に対して下流では４
倍に圧縮されることがわかる。一方、式 (A.193)より

p2
p1

=
2γ

γ + 1
M2

1 − γ − 1

γ + 1

M1≫1−−−−→∝M2
1 (A.198)
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となり、圧力については上流に対して下流はM2
1 に比例して（いくらでも）大きくなることがわか

る。また、式 (A.194)より
T2
T1

=
y

x

M1≫1−−−−→∝M2
1 (A.199)

となり、温度についても上流に対して下流ではM2
1 に比例して（いくらでも）大きくなる。例えば、

γ = 5/3、M1 = 100とすると、T2/T1 ∼ 3× 103になる。T1 ∼ 100 Kとすると、T2 ∼ 3× 105 Kと
なり、衝撃波後方（下流）では超高温になることがわかる。ここで、状態方程式は、粒子の一個の
質量m = µH で書き換えると、

pi =
k

µH
ρiTi =

k

m
ρiTi

∴ kTi = m
pi
ρi

(A.200)

という関係式を得る。下流において、この式を適用し (A.194)を代入すると

kT2 = m
pi
ρi

= m
[2γM2

1 − (γ − 1)][(γ − 1)M2
1 + 2]

(γ + 1)2M2
1

p1
ρ1

= m
[2γM2

1 − (γ − 1)][(γ − 1)M2
1 + 2]

(γ + 1)2M2
1

a21
γ

(
∵ p1

ρ1
=
a21
γ

)
= m

[2γM2
1 − (γ − 1)][(γ − 1)M2

1 + 2]

(γ + 1)2M2
1

1

γ

v21
M2

1

(
∵ a1 =

v1
M1

)
=

2γ(γ − 1)M4
1 − (γ2 − 6γ + 1)M2

1 − 2(γ − 1)

γ(γ + 1)2M4
1

mv21

=

[
2(γ − 1)

(γ + 1)2
− γ2 − 6γ + 1

γ(γ + 1)2M2
1

− 2(γ − 1)

γ(γ + 1)2M4
1

]
mv21 (A.201)

M1→∞−−−−−→ 2(γ − 1)

(γ + 1)2
mv21

=
3

16
mv21 (if γ = 5/3) (A.202)

となる。これは左辺が下流の熱エネルギーを、右辺は上流の運動エネルギーを表している。つまり、
強い衝撃波である時、上流の運動エネルギーの一部が衝撃波により下流の熱エネルギーに転換され
ていると理解することができる。
2つの流体が衝突をすると、その流体の境界に「接触不連続面」が形成され、その境界の前方と

後方にそれぞれ「順行衝撃波」と「逆行衝撃波」が生じる。ここまで、それぞれの流体静止系での
粒子数密度と圧力を定義して、shock jump conditionを考えてきたが、超新星爆発などの現象を取
り扱うときには、実験室系（順行衝撃波上流での静止系）で物理量を扱えるようにしたい。実験室
系での衝撃波の構造を図A.4に示す。
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図 A.4: 実験室系 (星間空間静止系・中心エンジン静止系)から見た衝撃波の構造。
順行衝撃波が通過していない領域が「上流 (1)」であり、超新星残骸などの文脈においては星周物質
(CSM)に対応する。一方で、順行衝撃波が通過した領域が「下流 (2)」であり、これは衝撃波が通
過した星周物質 (Shocked CSM)に対応する。逆行衝撃波は噴出物 (ejecta)を通過することで発生す
る shockであり、ejectaを通過した領域が「下流 (3)」で Shocked ejectaに対応し、ejectaのまだ通
過していない領域が「上流 (4)」で、ejectaに対応する。順行衝撃波と逆行衝撃波を境にした上流と
下流の物理量は、それぞれ shock jump conditionを満たしている。ただし、Viは領域 (1)静止系で
定義した領域 (i)の流体の速度である。一方で、niと piはそれぞれの領域静止系で定義した粒子数
密度である。

接触不連続面は領域 (2)と (3)の流体に静止して運動しているはずなので、VCD = V2 = V3であ
る。実験室系（順行衝撃波上流での静止系）に対する流体の速度が Viとした時の、実験室系での順
行衝撃波の速度 VFS、逆行衝撃波の速度 VRSを求める。
まず、shock jump conditionを扱って関係式を立てるために、衝撃波静止系での流体の物理量を

検討する。順行衝撃波は上流 (1)静止系で速度 VFSで運動していたので、順行衝撃波静止系では上
流 (1)が速度 V1 − VFS = −VFS で順行衝撃波の前方 (進行方向)から向かってくることになる。一
方、ejectaである上流 (4)は上流 (1)静止系で速度 V4で運動していたので、逆行衝撃波静止系では
上流 (4)が速度 V4 − VRSで逆行衝撃波の前方 (進行方向)から向かってくることになる。以上から、
順行衝撃波と逆行衝撃波それぞれでの静止系での衝撃波の構造は図A.5のようになる。波面前後で
shock jump conditionが成り立つので、下流 (2)と (3)に示した衝撃波面静止系での流体の速度と流
体静止系での密度は上流の物理量を用いて書き表した。
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図 A.5: 領域 (1)と (2)に対しては順行衝撃波静止系、領域 (3)と (4)に対しては逆行衝撃波静止系か
ら見た衝撃波の構造。順行衝撃波と逆行衝撃波を境にした上流と下流の物理量は、それぞれ shock

jump conditionを満たしている。ただし、viは領域 (1)静止系で定義した領域 (i)の流体の速度であ
る。一方で、niと piはそれぞれの領域静止系で定義した粒子数密度である。

順行衝撃波下流である、領域 (2)の圧力は

p2 = n2kT2

= (4n1)×
3

16
mv21 ∵ n2 ∼ 4n1, (A.201)

=
3

4
n1mV

2
FS ∵ v1 = −VFS (A.203)

同様に、逆行衝撃波の下流の圧力は

p3 = n3kT3

= (4n4)×
3

16
mv24

=
3

4
n4m(V4 − VRS)

2 (A.204)

となる。接触不連続面で p2 = p3を満たしているはずなので、

p2 = p3

3

4
n1mV

2
FS =

3

4
n4m(V4 − VRS)

2

n1V
2
FS = n4(V4 − VRS)

2 (A.205)
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また、VCD = V2 = V3が成り立つので
V2 = V3

v2 + VFS = v3 + VRS

1

4
v1 + VFS =

1

4
v4 + VRS

−1

4
VFS + VFS =

1

4
(V4 − VRS) + VRS

∴ 3

4
VFS =

1

4
V4 +

3

4
VRS (A.206)

式 (A.205)と式 (A.206)から、VFSと VRSは V4と ejecta、CSMの粒子数密度 n4, n1のみを用いて
以下のように書き下せる。

VRS = V4 ×



3−
√

n1
n4

3
(√

n1
n4

+ 1
) 1つ目の解

3 +
√

n1
n4

3
(
1−

√
n1
n4

) 2つ目の解

(A.207)

VFS = V4 ×



4

3
(√

n1
n4

+ 1
) 1つ目の解

4

3
(
1−

√
n1
n4

) 2つ目の解
(A.208)

はじめは n4 ≫ n1であり VRS > 0で外側に広がっていく。膨張とともに n4 ∝ R−3で減少していく
が、2つ目の解の場合、n1 ∼ n4で発散してしまうため、物理的に非整合である。一方、1つ目の解
の場合では、

√
n1/n4 ∼ 3となる半径で VRS < 0となり、逆行衝撃波は内側に進むという直感とも

整合的な描像を示す。また、接触不連続面の上流静止系から見た速度 VCDは

VCD = V2 =
3

4
V12

=
1(√

n1
n4

+ 1
)V4 (A.209)

とかける。以上から、順行衝撃波、接触不連続面、逆行衝撃波の上流 (=領域 (1))静止系から見た速
度は

VFS : VCD : VRS = 1 :
3

4
:

(
3

4
− 1

4

√
n1
n4

)
(A.210)

という関係性を満たすことがわかる。

A.8 相対論的衝撃波
相対論的衝撃波における衝撃波面静止系での上流と下流の速度（式 (2.38)と式 (2.39)）の詳細な

導出を示す。式 (2.36)と式 (2.37)から、上流と下流の速度 β1 = v1/c、β2 = v2/cをそれぞれの熱力
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学量（ϵi, pi）で表すことができる。式 (2.36)と式 (2.37)を βiを用いて書き下すと、

(ϵ1 + p1)
β1

1− β21
= (ϵ2 + p2)

β2
1− β22

(A.211)

(ϵ1 + p1)
β21

1− β21
+ p1 = (ϵ2 + p2)

β22
1− β22

+ p2 (A.212)

となる。式 (A.212)より、
β22

1− β22
=
ϵ1 + p1
ϵ2 + p2

β21
1− β21

+
p1 − p2
ϵ2 + p2

≡ a (A.213)

と計算をしやすくするために aを導入する。すると、β2は aを用いて

β2 =

√
a

1 + a
(A.214)

とかける。これを式 (A.211)に代入すると

(ϵ1 + p1)
β1

1− β21
= (ϵ2 + p2)a

√
1 + a

a

(ϵ1 + p1)
2 β21
(1− β21)

2
= (ϵ2 + p2)

2a(1 + a) (A.215)

となる。見通しをつけるために、β21 = xとおくと、

(ϵ1 + p1)
2 x

(1− x)2
= (ϵ2 + p2)

2a(1 + a) (A.216)

となる。この右辺にある aを xを用いて消去することで、xについての方程式の形にしてみる。こ
の右辺は式 (A.213)を用いて、

(ϵ2 + p2)
2a(1 + a) = (ϵ2 + p2)

2

[
ϵ1 + p1
ϵ2 + p2

x

1− x
+
p1 − p2
ϵ2 + p2

] [
1 +

ϵ1 + p1
ϵ2 + p2

x

1− x
+
p1 − p2
ϵ2 + p2

]
=

[
(ϵ1 + p1)

x

1− x
+ (p1 − p2)

] [
(ϵ2 + p2) + (ϵ1 + p1)

x

1− x
+ p1 − p2

]
=

[
(ϵ1 + p1)

x

1− x
+ (p1 − p2)

] [
(ϵ1 + p1)

x

1− x
+ p1 + ϵ2

]
(A.217)

となり、さらに

(ϵ2 + p2)
2a(1 + a)(1− x)2

= [(ϵ1 + p1)x+ (p1 − p2)(1− x)] [(ϵ1 + p1)x+ (p1 + ϵ2)(1− x)]

= (ϵ1 + p1)
2x2 + (ϵ1 + p1)(2p1 − p2 + ϵ2)(1− x)x+ (p1 − p2)(p1 + ϵ2)(1− x)2 (A.218)

とかけるから、式 (A.216)は

(ϵ1 + p1)
2x = (ϵ2 + p2)

2a(1 + a)(1− x)2

= (ϵ1 + p1)
2x2 + (ϵ1 + p1)(2p1 − p2 + ϵ2)(1− x)x+ (p1 − p2)(p1 + ϵ2)(1− x)2

(ϵ1 + p1)
2x(1− x) = (ϵ1 + p1)(2p1 − p2 + ϵ2)(1− x)x+ (p1 − p2)(p1 + ϵ2)(1− x)2

(A.219)
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x = β21 ̸= 1であることに注意して、(1− x)で両辺割り、xについて解く。

(ϵ1 + p1)
2x = (ϵ1 + p1)(2p1 − p2 + ϵ2)x+ (p1 − p2)(p1 + ϵ2)(1− x)

(ϵ1 + p1)x(ϵ1 + p1 − 2p1 + p2 − ϵ2) = (p1 − p2)(p1 + ϵ2)(1− x)

(ϵ1 + p1)(ϵ1 − ϵ2 − p1 + p2)x = (p1 − p2)(p1 + ϵ2)(1− x)

(ϵ1 + p2)(ϵ1 − ϵ2)x = (p1 − p2)(p1 + ϵ2)

x =
(p1 − p2)(p1 + ϵ2)

(ϵ1 + p2)(ϵ1 − ϵ2)
(A.220)

従って。

β1 =
v1
c

=

√
(p2 − p1)(ϵ2 + p1)

(ϵ2 − ϵ1)(ϵ1 + p2)
(A.221)

また、同様に

β2 =
v2
c

=

√
(p2 − p1)(ϵ1 + p2)

(ϵ2 − ϵ1)(ϵ2 + p1)
(A.222)

となる。
次に、相対論的衝撃波の場合のランキン・ユゴニオの関係式の詳細な導出を示す。式 (2.36)の両

辺に c2/(ϵ1 + p1)γ
2
1v2をかけ、式 (2.44)の両辺に 1/n1γ1v2をかけると次のように書き表せる。

v1
v2

=
ϵ2 + p2
ϵ1 + p1

γ22
γ21

(A.223)

v1
v2

=
n2γ2
n1γ1

(A.224)

従って、v1/v2を消去し
ϵ2 + p2
ϵ1 + p1

γ22
γ21

=
n2γ2
n1γ1

n2
n1

=
ϵ2 + p2
ϵ1 + p1

γ2
γ1

(ϵ1 + p1)γ1
n1

=
(ϵ2 + p2)γ2

n2
(A.225)

一方で、γ1や γ2は式 (2.40)や式 (2.41)で書き下せていたので、

γ1 =
n2v2
n1v1

γ2

=
n2
n1

v2
c

c

v1

√
(ϵ2 − ϵ1)(ϵ2 + p1)

(ϵ2 + p2)(ϵ2 − ϵ1 − p2 + p1)

=
n2
n1

√
(p2 − p1)(ϵ1 + p2)

(ϵ2 − ϵ1)(ϵ2 + p1)

√
(ϵ2 − ϵ1)(ϵ1 + p2)

(p2 − p1)(ϵ2 + p1)

√
(ϵ2 − ϵ1)(ϵ2 + p1)

(ϵ2 + p2)(ϵ2 − ϵ1 − p2 + p1)

=
ϵ1 + p2
n1

n2

√
ϵ2 − ϵ1

(ϵ2 + p1)(ϵ2 + p2)(ϵ2 − ϵ1 − p2 + p1)
(A.226)
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γ2 =
n1v1
n2v2

γ1

=
n1
n2

v1
c

c

v2

√
(ϵ2 − ϵ1)(ϵ1 + p2)

(ϵ1 + p1)(ϵ2 − ϵ1 − p2 + p1)

=
n1
n2

√
(p2 − p1)(ϵ2 + p1)

(ϵ2 − ϵ1)(ϵ1 + p2)

√
(ϵ2 − ϵ1)(ϵ2 + p1)

(p2 − p1)(ϵ1 + p2)

√
(ϵ2 − ϵ1)(ϵ1 + p2)√

(ϵ1 + p1)(ϵ2 − ϵ1 − p2 + p1)

=
ϵ2 + p1
n2

n1

√
ϵ2 − ϵ1

(ϵ1 + p2)(ϵ1 + p1)(ϵ2 − ϵ1 − p2 + p1)
(A.227)

従って、式 (A.225)の γ1と γ2を消去して、
(ϵ1 + p1)(ϵ1 + p2)

n21

n2√
(ϵ2 + p1)(ϵ2 + p2)

=
(ϵ2 + p2)(ϵ2 + p1)

n22

n1
(ϵ1 + p2)(ϵ1 + p1)

[(ϵ1 + p1)(ϵ1 + p2)]
3/2

n31
=

[(ϵ2 + p2)(ϵ2 + p1)]
3/2

n32
(ϵ1 + p1)(ϵ1 + p2)

n21
=

(ϵ2 + p2)(ϵ2 + p1)

n22
(A.228)

と書き換えられる。これが、相対論的衝撃波の場合のランキン・ユゴニオの関係式である。

A.9 MCMC法とCNS法の比較
本研究で使用した、GRB残光の光度曲線の計算コード afterglowpy を用いて、3つの周波数帯

(3× 1014 Hz、5× 1014 Hz、1× 1018 Hz)の模擬データを作成し、この模擬データに対して、MCMC

法 (emcee) と Clustered Nested Sampling 法 (Multinest) のそれぞれの方法でベイズ推定を行い
比較することで、両者のベイズ推定ツールの評価能力を確かめるとともに、両者の間に生じる違い
や特徴をまとめる。
いずれの計算においても、青山学院大学山崎研究室が保持・運用している計算機サーバー (astro6)

を使用し (4.4 節を参照)、16コアの並列計算の結果である。また、emcee を用いたサンプリングで
は、連鎖の長さを 1× 105 step 、並列に探査する数を 32 walker、最大対数尤度の収束判定に用いる
許容誤差を 1× 10−5、自己相関時間を計算するときの許容誤差係数を tol = 10、サンプルの間引き
間隔を thin = 100、初期ステップを捨てる長さを、全ステップの自己相関時間の 2倍、と設定した。
これらの数値は経験値に基づくものであり、収束しない場合はこれらの値を調整することで、定常
分布を得るための試行錯誤が必要となる。一方で、MultiNest を用いたサンプリングでは、ライブ
ポイント (live point) 数を 500、ベイズ証拠の不確かさの許容範囲を ∆Z < 0.5 と設定した。これ
らの数値も経験値に基づくものであり、自動的に終了判定を行わない場合には、適宜調整する必要
がある。
それぞれの計算ツールを用いてベイズ推定を行い、得られた事後分布の中央値と分散と、それぞ

れの計算にかかった時間を表 A.2 に示す。模擬データの作成の際に仮定したモデルパラメータ値を
“Answer” の列に示した。また、模擬データとその理論線の光度曲線は図 A.8 に示した。
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表 A.2: afterglowpyによって作成した模擬観測データに対して、afterglowpyのモデル（GEM）
を仮定し、MCMC法 (emcee) と CNS法 (MultiNest) を用いたベイズ推量により得られた 1次元
事後分布の中央値と分散をまとめた表。括弧の中は探査パラメータの数。

Model Answer emcee(7) MultiNest(7) MultiNest(6) emcee(5) MultiNest(5)

log(E0[erg]) 53 53.00+0.23
−0.17 53.02+0.52

−0.31 53.03+0.48
−0.31 53.00+0.05

−0.05 53.00+0.11
−0.09

log(Γ0) 2 1.99+0.18
−0.14 2.02+0.39

−0.25 2.03+0.37
−0.26 2.00+0.02

−0.01 2.00+0.03
−0.03

θc[erg] 0.05 0.05+0.02
−0.02 0.05+0.04

−0.05 0.05+0.03
−0.03 0.05+0.00

−0.00 0.05+0.00
−0.00

α = θj/θc 2 2 fixed 2 fixed 2 fixed 2 fixed 2 fixed

β = θobs/θc 0.5 0.5 fixed 0.5 fixed 0.5 fixed 0.5 fixed 0.5 fixed

log(n0[cm
−3]) 0 0.05+0.92

−1.2 −0.09+1.64
−2.55 −0.18+1.64

−2.41 0 fixed 0 fixed

p 2.2 2.20+0.01
−0.01 2.20+0.02

−0.02 2.2 fixed 2.2 fixed 2.2 fixed

log(ϵe) −1 −0.99+0.2−0.24 −1.02+0.32
−0.52 −1.04+0.33

−0.48 −1.00+0.03
−0.04 −1.00+0.07

−0.08

log(ϵB) −2 −2.03+0
−0 −1.95+1.52

−1.01 −1.89+1.43
−1.00 −2.00+0.0

−0.0 −2.00+0.05
−0.05

log(fe) 0 0 fixed 0 fixed 0 fixed 0 fixed 0 fixed

time [s] - 8.3× 104 1849 1208 8.3× 104 912

lnZ - - 543.4 546.6 - 549.2

表A.2 から、emcee と MultiNest の両者で、正解の値を中央値に示す事後分布を得られたこと
が確認できる。一方で、計算時間には大きな差があり、MultiNest の方が emcee に比べて 2桁程
度の計算時間の短縮が表れている。尤度の計算時間は、同じ afterglowpy を用いているため両者で
変わらない。したがって、計算が終了するまでの試行回数の違いによるものだと考えられる。実際、
emcee は指定した連鎖の長さ分の 1× 105 回、尤度を計算しているが、MultiNest は表A.3 に示し
たように、6.4× 104回に達しないサンプル数で計算を終了しており、計算数自体が少ない。emcee

の場合、収束に必要な連鎖の長さは、計算を走らせてみないとわからないことがほとんどであるた
め、MultiNest に比べて長い時間をかけて結果が出るのを待っても、収束条件を満たしていないが
故に、結果が出力されない、ということもある。その場合、連鎖の長さや、間引き間隔、許容誤差
などの複数のパラメータを調整する必要がある。
MuiltiNest の結果から、探査パラメータの減少に応じて収束までにかかる計算時間が短縮され

ていることがわかる。これは、探査するパラメータ空間の減少に伴い、収束判定に必要なサンプル
数が減り、尤度の計算回数が少なくなっているからだと考えられる。実際、それぞれの計算での全
サンプル数 (Total Sample) や、最後のサンプルの採択率 (Acceptance Rate) とともに表 A.3 に示
すと、

164



表 A.3: 計算条件とそれぞれの収束までの計算時間と全サンプル数および最終採択率の整理

パラメータ数 並列数 所要時間 Total Sample Acceptance Rate

7 16 1849秒 63539 0.228

6 16 1208秒 41485 0.314

5 16 912秒 31276 0.414

となる。探査パラメータ数が少ない方が全サンプル数は少なくなるだけでなく、サンプリング効率
も高い状態で探査が終了していることがわかる。MultiNest のアルゴリズムからもわかる通り (3.4

節参照)、探査が進むにつれて、サンプルの採択率が低下する。極端に採択率が低いと、大量に尤度
を計算しているにもかかわらず、サンプル数がたまらず、収束条件を満たせないため、計算が終わ
らないことがある。こういう場合は、一度計算を止めて、ライブポイント数やベイズ証拠の不確か
さの数値を変化させるなどの試行錯誤が必要になる。
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図 A.6: 7つ (E0, Γ0, θc, n0, p, ϵe, ϵB) のパラメータ推定により得られた事後分布 (コーナープロッ
ト)
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図 A.7: 5つ (E0, Γ0, θc, ϵe, ϵB) の パラメータ推定により得られた事後分布 (コーナープロット)
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図 A.8: 模擬データとその理論線の光度曲線
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図 A.9: 7つ (E0, Γ0, θc, n0, p, ϵe, ϵB) の emcee によるパラメータ推定のトレースプロット
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図 A.10: 5つ (E0, Γ0, θc, ϵe, ϵB) の emcee パラメータ推定のトレースプロット
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図 A.11: 7つ (E0, Γ0, θc, n0, p, ϵe, ϵB) の MultiNest パラメータ推定のトレースプロット
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図 A.12: 5つ (E0, Γ0, θc, ϵe, ϵB) の MultiNest パラメータ推定のトレースプロット
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Della Valle, S. di Serego Alighieri, A. V. Filippenko, R. J. Foley, D. B. Fox, D. Fugazza, J. Fynbo,

B. Gendre, P. Goldoni, J. Greiner, D. Kocevksi, E. Maiorano, N. Masetti, E. Meurs, M. Modjaz,

E. Molinari, A. Moretti, E. Palazzi, S. B. Pandey, S. Piranomonte, D. Poznanski, N. Primak, P.

Romano, E. Rossi, R. Roy, J. M. Silverman, L. Stella, G. Stratta, V. Testa, S. D. Vergani, F.

Vitali, F. Zerbi (July 2008). ”The complex light curve of the afterglow of GRB071010A”. Monthly

Notice of the Royal Atronomical Society 388.1, pp. 347–356.

Cucchiara, A., S. B. Cenko, J. S. Bloom, A. Melandri, A. Morgan, S. Kobayashi, R. J. Smith,

D. A. Perley, W. Li, J. L. Hora, R. L. da Silva, J. X. Prochaska, P. A. Milne, N. R. Butler, B.

Cobb, G. Worseck, C. G. Mundell, I. A. Steele, A. V. Filippenko, M. Fumagalli, C. R. Klein, A.

Stephens, A. Bluck, R. Mason (Dec. 2011). ”Constraining Gamma-Ray Burst Emission Physics

with Extensive Early-time, Multiband Follow-up”. Astrophysical Journal 743.2, 154, p. 154.
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Huber, M. Krauss, T. Krühler, A. Küpcü Yoldaş, H. Mayer-Hasselwander, B. Mican, N. Primak,

F. Schrey, I. Steiner, G. Szokoly, C. C. Thöne, A. Yoldaş, S. Klose, U. Laux, J. Winkler (Apr.

2008). ”GROND―a 7-Channel Imager”. Publication of the Astronomical Society of the Pacific

120.866, p. 405.

Guidorzi, C., C. Clemens, S. Kobayashi, J. Granot, A. Melandri, P. D’Avanzo, N. P. M. Kuin, A.

Klotz, J. P. U. Fynbo, S. Covino, J. Greiner, D. Malesani, J. Mao, C. G. Mundell, I. A. Steele, P.

Jakobsson, R. Margutti, D. Bersier, S. Campana, G. Chincarini, V. D’Elia, D. Fugazza, F. Genet,
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