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構成天体が3つ以上の系（多体系）では，天体の運動は重力相互作用により複雑な時間発展を示
す．多体系での天体の運動は古くからニュートン力学を用いて議論されており，特殊解や軌道共鳴
現象，安定性問題等，幅広い研究がなされてきた．しかし，ニュートン力学で解析されてきた天体
力学的現象が，ブラックホール等の強い重力場をもつ相対論的な多体系においても全く同じように
起きるとは限らない．そのような系の解析のため，これまでニュートン力学でなされてきた議論を
相対論的なものに拡張する必要がある．本稿では特に「ヒル安定性問題」と呼ばれる問題を取り上
げ，特に3体系における十分条件の導出について，ニュートン力学での先行研究を紹介するととも
に，相対論的な拡張を議論する．

1. 天体力学と一般相対性理論

天体力学は天体の運動を数理的に記述する学問
である．その歴史は古く，始まりは16世紀のケ
プラーの法則の発見にまで遡る．膨大な惑星観測
データから見いだされたケプラーの法則は，17
世紀にはニュートンが構築した力学体系（ニュー
トン力学）によって完全に説明された．ニュート
ン力学では，天体の運動は運動方程式を用いて記
述できる．天体の変形を無視して質点として扱う
と，重力のみで束縛された2つの天体の相対運動
においては運動方程式の一般解が求められ，運動
は楕円・放物線・双曲線軌道のいずれかに分類で
きる．しかし，構成天体が3つ以上の系（多体系）
では，運動方程式の一般解を得ることはできず，
天体の運動はそれぞれの重力相互作用により複雑
に時間変化するようになり，時には楕円等で近似
できないカオス的な軌道をも描くようになる．こ
のような複雑な運動をどうやって解析するかとい

う問題は多体問題と呼ばれる．18世紀頃から解
析力学を用いて議論されるようになり，特殊解の
存在や軌道共鳴*1等様々な現象が発見されてき
たほか，系の安定性についても盛んに議論が行わ
れてきた．現在ではコンピュータでのシミュレー
ションを用いて多体系の運動を直接計算できるよ
うになり，ニュートン力学における多体問題のさ
らなる理解が進んできている．

20世紀になると，アインシュタインによって
一般相対性理論（相対論）が提唱され，ニュート
ン力学は重力が弱い場合における極限にすぎない
という驚くべき事実が判明した．相対論の効果は
天体の軌道運動にも現れる．例えば，水星軌道の
近点*2が徐々に回転移動している様子が観測さ
れているが，この近点移動という現象は相対論を
用いて説明することができる．相対論の登場によ
り，ニュートン力学で研究されてきた天体力学的
現象の一部は相対論的な補正を考慮して議論され
るようになった．しかし，これまで多体問題とし

*1 多体相互作用により軌道の形が大きく変化する現象．
*2 楕円軌道において，中心天体と公転する天体の距離が最も近くなる場所を近点と呼ぶ．
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て主に想定されてきた惑星系や惑星形成過程で
は，微小な近点移動を除いてニュートン力学によ
る近似が基本的によく成り立つため，すべての議
論が相対論的に拡張されたわけではなかった．特
に多体系の安定性解析においては相対論を用いて
の議論がいまだ十分になされていない．
相対論を真面目に考える必要があるような多体
系など実在するのかと疑問に思われる方もいらっ
しゃるかもしれない．多体系において相対論の効
果が重要になるのは，ブラックホールや中性子星
などの重くて小さな天体が至近距離に3つ以上集
まっているような場合であり，惑星系に代表され
るニュートン力学的な系ほど普遍的に存在すると
は確かに考えにくい．しかし，相対論的な多体系
は妄想の産物ではなく，実際に観測された事例が
存在する．2014年に観測されたPSRJ0337＋1715
系と呼ばれる3体系である [1]．この系は中性子
星と白色矮星2つから成る非常にコンパクトな3
体系で，その軌道には水星軌道以上に相対論的効
果が顕著に現れている [2, 3]．このような系は今
後も発見されていくと予想されており，重力波
[4‒7]や電波 [8‒10]，可視光 [11, 12]などを用い
ての観測可能性が盛んに議論されている．
このような状況下で，ニュートン力学で記述さ
れた従来の天体力学的現象を相対論的な議論に拡
張しておくことは非常に重要である．本稿では，
特に「ヒル安定性問題」と呼ばれる安定性問題に
着目し，ニュートン力学での先行研究を紹介した
うえで相対論的な拡張について議論していく．

2. ヒル安定性問題

多体系の「安定性」とは何か？　そもそも，ど
のような状態になったら多体系が「不安定」に
なったといえるのか？　まず，系の安定・不安定
を定義しなければならない．天体が他の天体と衝
突したら不安定，系外に放り出されたら不安定，
カオス的な挙動を見せたら不安定等，様々な定義
があり，それぞれの定義に対して多くの研究がな
されてきた．本稿では，数ある安定性問題の中か
らヒル安定性問題と呼ばれるものに着目する．
ヒル安定性問題では，系の安定性は「2つの軌
道が近付きすぎないこと」として定義される．通
常，2つの軌道が極めて接近すると*3，公転して
いる天体間の重力相互作用によって天体同士の衝
突やスイングバイによる系からの離脱，カオス的
な運動等が誘発される．得られる結果は様々であ
るものの，多体系の運動において不安定と称され
る結果が得られることが多いため，トリガーとな
る軌道同士の接近が生じてしまったら「系が不安
定になった」と判断するのである（図1）．
ヒル安定性の研究は，ヒルによって1878年に
出版された，衛星の運動に関する研究に端を発す
る．ニュートン力学において，初めヒル安定性問
題は質量のある天体の周りを質量をもたないテス
ト粒子が2つ円軌道で運動している系の安定性問
題として議論された [13‒15]．このような系にお
いて，テスト粒子の運動はヤコビ積分という保存
量を用いて分類された．さらに，もし2つのテス
ト粒子の軌道が初期に十分に離れているならば，
2つの粒子の間に双方が侵入できない「運動禁止

*3 何をもって軌道が極端に接近したとするかという距離的な指標には，「ヒル半径」という距離がよく用いられる．重い
天体の周りを1つの天体が公転しているような状況を想定し，さらに質量をもたないテスト粒子を3体目として追加す
ることを考えると，ポテンシャルの等高線を描くことでテスト粒子の配置に対するその後の軌道を分類することがで
きる．例えば，2つの天体の双方から十分に遠いところに置かれたテスト粒子は2つの天体のさらに外側を回る軌道を
描くが，片方の天体に十分に近い場所に置かれたテスト粒子は，地球に対する月のようにその天体の周囲を回る．後
者の運動を得られる領域は天体を中心とする球で近似でき，その球の半径をヒル半径と呼ぶ．ヒル半径は，1つの天
体の重力が及ぶ範囲を表す指標として用いられる．
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領域」が存在し，粒子同士は接近しすぎず，系は
ヒル安定であるということが示された．その後，
ヒル安定性問題の研究対象は徐々に一般の3体系
へと拡張されていき，ついに一般の3体系におけ
るヒル安定性の十分条件が導出されることとなっ
た．一般の3体系におけるヒル安定性の十分条件
については，次章にて詳細に説明する．

1992年に太陽系外惑星が初めて観測された後
[16]，系外惑星系や惑星形成過程における軌道安
定性の解析にヒル安定性問題の議論が利用される
ようになってきた．1996年には，4体以上の系の
ヒル安定性問題がシミュレーションを用いて調べ
られた [17]．驚くべきことに，4体以上の系のヒ
ル安定性には3体系と同様の十分条件は適用でき
ず，初期の軌道間距離が離れていても十分な時間
が経過すれば系は不安定になるという結果が得ら
れた．なぜこのような結果が得られるのかについ
ては，ニュートン力学の範囲でもいまだ議論が続
いており，近年ではカオス理論を用いての説明が
有力視されている [18]．
このように，ニュートン力学の範囲ではヒル安
定性は様々な観点から研究されてきている．しか
し，相対論的に拡張した研究はこれまでほとんど
なされていない．唯一の例外は1991年のGe & 
Alexanderによる研究 [19]である．相対論では重
力は4次元時空の形状として記述されるが，彼ら
は時空の形状をシュワルツシルト時空と呼ばれる
ものに限定して相対論的なヒル安定性を議論し
た．しかし，一般の多体系では時空がシュワルツ

シルト時空からかけ離れていることも多々あると
考えられ，彼らの研究を一般的な多体系へと応用
することは難しい．そこで，筆者らの研究ではよ
り一般の系へ応用しやすい形を目指し，「ポスト
ニュートン近似」という近似により，ニュートン
力学に対する補正項という形で相対論的な効果を
考慮することにした [20]．
上述したように，ニュートン力学の範囲ではヒ
ル安定性は様々な多体系を対象に理論的・数値的
に研究されてきており，それぞれの研究を相対論
的に拡張することで新たな発見が多々得られるの
ではと期待される．今回は特に3体系に着目し，
相対論的なヒル安定性の十分条件について，理論
と数値計算の両面から議論していく．

3. 3体系における十分条件

3.1 ニュートン力学での先行研究
前章で紹介したように，ニュートン力学におけ
る3体系のヒル安定性は，初めテスト粒子を含む
特殊な系に対して議論され，その後徐々に対象を
一般の系へと拡張していった．テスト粒子を含む
系ではヤコビ積分と呼ばれる1つの保存量だけで
運動を分類することができていたが，一般の系を
対象とする議論では，系の全ハミルトニアンと全
角運動量という2種類の保存量が用いられる．
鍵を握るのは，サンドマン不等式と呼ばれる以
下に示す恒等不等式である [19, 21]．
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この不等式は任意のベクトルに対して成り立つ不
等式である．すなわち，式中のベクトル rjとvjを

どのように選んでもこの不等式が成り立つことが
証明されている．なお，mjは正の実数とする．
ここで，ベクトル rj, vjをそれぞれ天体の位置・
速度を表すベクトルとし，かつmjにそれぞれの

図1　ヒル安定性問題の概略図．
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天体の質量を代入すると，この不等式は系の全ハ
ミルトニアンHN及び全角運動量 JNを用いて以下
のように書き換えられる．

( )
 

≥  
 
∑ j j

j

m r U r J2 2
N N2 ( )－H   （2）

式中のU（r）はニュートン力学における重力ポテ
ンシャルであり，天体間の距離のみに依存する関
数である．式（2）が速度に依存しない，位置 rの
関数のみで表されていることに気付いただろう
か．3体系における2つの天体の位置と系の保存
量をこの式に代入すると，残りの1体が動ける範
囲，すなわち「運動可能領域」がこの不等式に
よって表されることになる．
図2は，運動可能領域・禁止領域の描画例を表

している．上の図のように，内側から順に天体1, 
2, 3と番号を付け，1体目，2体目，3体目とそれ
ぞれ呼ぶことにする．下の2つの図で水色で塗り
つぶされているのが3体目の運動可能領域，黒の
斜線で表されているのが運動禁止領域である．黒
の点と点線で表されているのは初期の天体と軌道
の配置だと考えていただきたい．左の「不安定な
場合」という図では，3体目が初期に配置された
位置から2体目の近傍まで運動可能領域で覆われ
ている．これは，時間が経てば3体目が2体目に
接近することが可能であることを意味している．
すなわち，系はヒル安定性の意味で不安定であ
る．一方で，右の「安定な場合」という図では，
2体目と3体目が運動禁止領域で完全に分断され
ており，3体目は2体目に接近することができず，
系はヒル安定である．

1982年のMarchal & Bozisの研究 [22]では，パ
ラメータをうまく設定することにより式（2）を
さらに変形し，2つの軌道が運動禁止領域で完全
に分断されるために必要な保存量の組み合わせを

ヒル安定性の十分条件として見いだした．さら
に，1993年のGladmanの研究 [23]では，惑星系
を対象としていくつかの近似を用いることで*4，
十分条件をさらに扱いやすい形へと書き換えた．
最終的に得られた十分条件は，系がヒル安定であ
るために必要な初期の軌道間距離Δの最小値とい
う非常にシンプルな形で表されている．
3.2 ポストニュートン近似を用いたアプローチ
前節で紹介したニュートン力学における議論を
相対論的に拡張するにあたり，筆者らの研究では
「ポストニュートン近似」という近似を用いた．
相対論では，重力が強ければ強いほど4次元時空
の形は“平坦”な形状からずれていく．平坦な時
空というのは，ニュートン力学において想定され
ているような時空である．ポストニュートン近似
では，天体の運動速度vが光速 cより十分に遅く，
時空が平坦な状態から少しだけ変形しているよう
な場合を想定し，時空を記述する物理量をv/cで
展開する．こうすることで，天体の運動は相対論
的な補正項を含む運動方程式で記述できるように
なる．補正項の中で（v/c）2を含む項まで考える

図2 ニュートン力学における，3体目の運動可能領
域・禁止領域の描写例．

*4 中心天体の周りに2つの非常に軽い惑星が公転しているような状況を想定し，質量比が小さいという条件を用いて質
量比の高次の項を無視した．また，系全体の保存量をそれぞれの軌道の保存量の和として近似した．
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場合を1次のポストニュートン近似，（v/c）2のN
乗，すなわち（v/c）2Nを含む項まで考える場合を
N次のポストニュートン近似と呼ぶ．筆者らの研
究では，最も低次である1次のポストニュートン
近似を用いた [20]．また，簡単のため，中心天体
が公転している天体に比べ非常に重く，質量比が
十分に小さいような状況を仮定した*5．
さて，ニュートン力学でヒル安定性の十分条件
を求める際，鍵となったのはサンドマン不等式
（式（1））であった．ニュートン力学ではサンド
マン不等式を保存量で書き換えるところからすべ
てが始まっていたので，相対論的な議論でもそれ
に倣うことにする．1次のポストニュートン近似
における全ハミルトニアンHPNと角運動量 JPNを

使ってサンドマン不等式を書き換えると，以下の
ような不等式が得られる．

 

（3）

ここで，X（1－2）（r2, v2）とX（1－3）（r3, v3）は，そ
れぞれ公転する天体（図2上の天体2・3に対応）
の位置と速度に依存する関数である．ニュートン
力学の場合，この時点で不等式が位置のみに依存
する形で表されていたため，運動可能領域・禁止
領域の描写が可能であったが，今回は速度依存項
が邪魔である．
速度に依存する部分を位置のみに依存する関数
で書き換えられないだろうか．今回は，そのため
の手段として，ビリアル定理を利用した近似を用
いる．ビリアル定理とは，多体系における運動エ
ネルギーと重力ポテンシャルの平均値の関係を与
えるもので，1次のポストニュートン近似におけ
るビリアル定理は 1963年にChandrasekhar & 

Contopoulos [24]によって与えられている．ビリ
アル定理によって速度と位置の関係式が与えられ
るが，これは厳密には平均値として成り立つもの
であり，いつでも・どの天体にも成り立つもので
はない．しかし，今回はこの関係式をあくまで近
似として用いることにする．
ビリアル定理を利用した近似を適用すると，サ
ンドマン不等式は最終的に以下の形になる．

{
}
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∑ j j
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G m m m J
c r r

2 PN

2 2
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Gは万有引力定数である．この式を用いること
で，ニュートン力学の場合と同様に，1次のポス
トニュートン近似のもとでの相対論的な運動可能
領域・禁止領域を図示できる．具体的なモデルを
設定して実際に図示した結果は，次章にて数値シ
ミュレーションとの比較とともにお見せする．
ニュートン力学では，この後非常にうまい式変
形を用いて，公転軌道の間にちょうど運動禁止領
域が現れ始めるような保存量の組み合わせを求め
ていた．本来は，相対論的な議論においても同じ
ようにして保存量に対する関係式を求め，それを
ヒル安定性の十分条件として提供すべきではある
が，式（4）は式（2）に比べ項が増えて煩雑にな
り，全く同じ式変形は残念ながらできそうにな
い*6．そこで今回は，十分条件を保存量に対する
関係式で表すのではなく，設定したモデルに対し
て数値的に「近似的な十分条件」を求めることに
した．手法と結果については，数値計算結果と照
らし合わせて見た方がわかりやすいため，次章で
まとめて説明する．

(
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(1 2)2
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(1 3) 2
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2 ( ) ( , )
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－ －

－
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*5 この仮定により，公転する天体同士での重力相互作用における1次のポストニュートン近似の項は，中心天体と公転
する天体の間の重力相互作用における項に比べ非常に小さくなったため，十分条件を求める際にはこれを無視した． 
なお，後述する数値シミュレーションにおいてはこの項は無視しておらず，完全な形の運動方程式を解いている．
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4. 数値シミュレーションとの比較

前章で得られた相対論的な運動可能領域を記述
できる式が本当に有効かどうか確かめるため，数
値シミュレーションを用いて3体系の時間発展を
調べ，結果を比較する．
4.1 モデル・計算手法
筆者らの論文 [20]では中心天体の質量を変え
て2種類のモデルについて数値シミュレーション
を行った．本稿では紙面の都合上，そのうちの1
つ，SMBHモデルと名付けたモデルについての
結果のみ紹介する．このモデルでは，中心天体に
太陽の106倍の質量をもつ超大質量ブラックホー
ル（SuperMassive Black Hole，省略して SMBH
と呼称）を置き，その周りを太陽と同じ質量をも
つ2つの天体が同一平面内で公転している．ま
た，論文では初期の軌道の形を様々に変化させる
ことでさらに複数のモデルを設定したが，ここで
は紙面の都合上，初期の軌道の形を円軌道に設定
した場合のみを紹介する．
ここからは，どうやって数値シミュレーション
でヒル安定性を解析するかを説明していく．基本
的な手法は，ニュートン力学においてヒル安定性
を数値シミュレーションで解析した先行研究 [17]
に従った．まず，ヒル安定性の要となるのは初期
の軌道間距離ΔであるというGladman [23]の結
果を思い出しておきたい．初期の軌道間距離Δが

近すぎた場合，時間が経つにつれ軌道同士が近付
きすぎてしまい，ヒル安定性の意味で不安定な状
態が実現される．一方で，初期の軌道間距離Δが

十分に遠ければ，系は長時間が経過した後でも安

定である．そこで，軌道間距離Δを様々に変化さ
せて大量の初期条件を作り，それぞれについて運
動方程式を数値的に積分することで軌道の時間発
展を計算し，系が不安定になるまでの時間Tstabを

調べた*7．計算時間の上限は106年とし，それま
で系が安定な状態を保っていたならば，その系は
ヒル安定であると判断した．最終的に，軌道間距
離Δと軌道同士の距離が近付きすぎてしまうまで
の時間Tstabとの関係を図示し，系がヒル安定にな
るために必要な最小の軌道間距離Δを探った．
4.2 結果

SMBHモデルにおける軌道間距離Δと軌道同士
の距離が近付きすぎてしまうまでの時間Tstabとの

関係を図3に示す．横軸Δは相互ヒル半径*8と呼
ばれる距離で規格化された軌道間距離である．
丸・三角の点はそれぞれニュートン力学・1次の
ポストニュートン近似における運動方程式を用い
た場合の数値シミュレーション結果を表してい
る．縦軸に平行な点線は，Gladmanによる先行
研究 [23]で求められたニュートン力学でのヒル
安定性の十分条件である．同じく縦軸に平行な2
本の実線は，後述する手法で数値的に求められ
た，近似的な十分条件である．
まず，丸い点と三角の点の振る舞いを比較する
と，三角の点の方が広い範囲のΔに対して短い
Tstabを示していることがわかる．これは，1次の
ポストニュートン近似を用いて相対論的な効果を
考慮して計算した場合の方が，3体系がヒル安定
性の意味で不安定になりやすいということを意味
している．ニュートン力学では，Δ＝3付近，つ
まり軌道間距離が相互ヒル半径の3倍程度の値を

*6 もちろん，1次のポストニュートン近似を用いた場合に特化したパラメタライズがうまくできれば，十分条件を式の
形で求められる可能性はある．筆者の今後の課題とさせていただきたい．

*7 系の時間発展を計算する中で，中心天体から外側軌道の近点までの距離と内側軌道の遠点までの距離との差がヒル半
径よりも小さくなったとき，2つの軌道が近付きすぎた＝系が不安定になった，と判断した．

*8 中心天体の周囲を公転している天体のヒル半径は，天体同士の質量比と軌道長半径を用いて記述される．相互ヒル半
径とは，中心天体の周囲を2つの天体が公転している場合に，ヒル半径を記述する質量比と軌道長半径をそれぞれ「2
つの天体の合計質量と中心天体の質量比」及び「2つの軌道長半径の平均値」で置き換えたものである．
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とるときにTstabが急激に長くなっており，さら
に，先行研究で求められた十分条件に相当する点
線がちょうどこのあたりに位置している．このこ
とから，先行研究で求められた十分条件は今回の
ニュートン力学における数値シミュレーション結
果をうまく説明できているといえる．一方で，図
から明らかなように，先行研究の十分条件は1次
のポストニュートン近似を用いた場合の計算結果
を説明できない．したがって，相対論的な十分条
件を新しく考えることが必要である．
相対論的な十分条件を求めるために，まずは前
章で求めた相対論的な運動可能領域を記述する式
（式（4））を用いて，いくつかの初期条件に対す

る3体目の運動可能領域を図示した（図4）．図で
は，Δ＝12.4とΔ＝13.0の初期条件について，2体
目の周囲の領域を拡大し，式（4）の左辺から右
辺を引いた値を色の違いで表している．青い領域
が3体目の運動可能領域，黒い領域が運動禁止領
域に相当する．Δ＝12.4の場合，2体目と3体目
の間が運動可能領域で覆われている．この特徴
は，図2におけるニュートン力学での「不安定な
場合」の図に見られるものであり，実際に図3で
Δ＝12.4のときのシミュレーション結果を見てみ
ると，確かに系は一定の時間経過後に不安定に
なっている．また，Δ＝13.0の場合，天体2と3
の間が運動禁止領域で分断されている．これは
ニュートン力学の「安定な場合」で見られた特徴
であり，図3でΔ＝13.0の結果を見るとこちらも
確かに安定になっている．さらに，Δ＝12.4とΔ

＝13.0の結果を比較すると，Δを大きくしていく
につれて徐々に運動禁止領域が2体目の軌道の内
側から外側に広がっていき，最終的に1体目から
2体目に向かって引いた直線上の，2体目と3体
目の間にある点に運動禁止領域が現れ，系がヒル
安定になるものと予想される．
これらの特徴より，「1体目から2体目に向かっ

て伸ばした直線上の，2体目と3体目の間にある
いずれかの点」に初めて運動禁止領域が現れるよ
うな最小のΔを求めれば，それをヒル安定性の十
分条件として扱うことができると考えられる．そ
こで，筆者らは，Δ及びその他のパラメータを独

図3 SMBHモデルにおける軌道間距離Δと系が不安
定になるまでの時間Tstabとの関係．縦軸に平行
な点線・実線は，それぞれ先行研究・筆者ら
の研究において求められたヒル安定性の十分
条件．

図4 式（4）を用いて，相対論的を考慮した場合の3体目の運動可能領域・禁止領域を描画した．式（4）の左辺から
右辺を引いた値を色で示している．青い領域が3体目の運動可能領域，黒い領域が運動禁止領域に相当する．
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立に変化させ，上記の条件を満たすΔを数値的に
捜索した．このような手法で得られた近似的な十
分条件が，図3で縦軸に平行な実線で示されてい
るものである．図より，ニュートン力学の式（2）
を用いた場合の結果（「十分条件（ニュートン）」
と表されている実線）は，先行研究の結果をよく
再現するものとなっていることがわかる，さら
に，1次のポストニュートン近似を用いた場合の
結果（「十分条件（1 PN）」と表されている実線）
は，近似的にではあるものの数値シミュレーショ
ン結果をよく説明できていることがわかった．
4.3 なぜ不安定になったのか？
数値シミュレーションにより，1次のポスト
ニュートン近似を用いて相対論的効果を考慮した
場合，系はニュートン力学の場合よりも不安定に
なることがわかった．さらに，この効果は運動可
能領域・禁止領域を描画することで理論的にも説
明できた．ここでは，「なぜ相対論的効果は系を
不安定にするようにはたらいたのか？」というこ
とについて，もう少し直感的に考えてみる．
今回用いたSMBHモデルでは，中心天体から

公転する天体にはたらく重力が非常に強く，公転
する天体同士の間にはたらく重力はそれに比べて
かなり弱い．ゆえに，ニュートン力学的な引力は
ともかく，1次のポストニュートン近似による補
正項に関しては中心天体から公転する天体にはた
らく重力においてのみ重要であり，公転する天体
同士の間では無視できるような状態であった．こ
のとき，中心天体から公転する天体にはたらく重
力における1次のポストニュートン近似項は，近
点移動という重要な現象を引き起こす．初めの章
でも紹介したが，近点移動とは，楕円軌道の近点
の位置が時間経過に伴って徐々に回転移動してい
く現象である．これにより，2つの楕円軌道の向
きが平面内で回転するため，軌道間距離が近付き
やすくなってしまったのではないだろうか．

SMBHモデルにおいて，近点の位置，すなわ
ち楕円軌道の向きが平面内で360°一周するのに

かかる時間を見積もってみると，なんと軌道周期
の10倍弱という短い時間であった．一方で，質
量が太陽の103倍程度の中間質量ブラックホール
を中心にもつモデルでは，近点移動の時間は軌道
周期の103倍程度であり，さらに数値シミュレー
ションではニュートン力学の結果と相対論的な結
果の差がほとんど見られなかった．以上より，
SMBHモデルでは，1次のポストニュートン近似
の項による近点移動の効果により系が不安定にな
る時間が早まったのだと考えられる．

5. まとめと今後の展望

本稿では，1次のポストニュートン近似を用い
て，3体系のヒル安定性問題の十分条件を相対論
的に拡張した．この研究で対象としたのは中心天
体が極端に重い3体系である．この系では，1次
のポストニュートン近似項による近点移動の効果
により，系がニュートン力学で計算した場合に比
べ不安定になることがわかった．
本研究は相対論的な多体系の議論をするうえで
の安定性の指標を提供しうるものである．しか
し，今回得られた結果がすべての3体系に適用で
きるわけではなく，まだ完全な指標とはいえな
い．まず，本研究で対象とした系にはいくつかの
条件が課されており，任意の系に応用するために
は追加の議論が必要である．例えば，2つの軌道
平面が平行でない場合を考えると，十分条件はΔ

という1つのパラメータでは表せず，平面同士が
交わる角度にも依存すると予想される．また，本
稿で紹介したのは1次のポストニュートン近似を
用いた計算であったが，これをさらに高次の項を
含む形へと拡張していくことにより，定性的にも
異なる結果が得られる可能性がある．例えば，ス
ピンと軌道の相互作用を記述する1.5次の項や，
重力波によるエネルギーの引き抜きに相当する
2.5次の項などを考慮すると，より面白い結果が
得られると期待される．さらに，4体以上の系の
安定性の議論を相対論的に拡張することで，
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ニュートン力学での未解決問題に新たな評価軸を
与えられる可能性もある．
このように，相対論的なヒル安定性問題には，
面白い課題がまだまだたくさんある．さらに，ヒ
ル安定性問題以外にも，多体系における特殊解や
軌道共鳴現象など，相対論的な議論がいまだ完全
になされていない天体力学の問題が数多く存在す
る．今こそ，古くから議論されてきた天体力学の
謎を掘り返し，相対論を用いて見つめ直すにふさ
わしい時期かもしれない．重力波天文学が幕を開
け，超大質量ブラックホールの影が撮影できた
今，もしかしたら明日にでも，相対論的な多体系
がまた見つかるかもしれないのだから．
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Hill Stability Problem of Relativistic 
�ree-Body Systems
Haruka Suzuki
Graduate School of Advanced Science and 
Engineering, Waseda University, 3‒4‒1 Okubo, 
Shinjuku-ku, Tokyo 169‒8555, Japan

Abstract: Systems with more than three components 
are called multi-body systems. Complicated motions 
shown in the multi-body systems are studied for a 
long time and many interesting features like special 
solutions, orbital resonances, and stability problems 
are explored. Such Newtonian features, however, may 
show di�erent behaviors in multi-body systems with 
heavy objects like black holes because their motion in 
such systems should be described not in Newtonian 
mechanics but in general relativity. Hence, it is needed 
to expand the Newtonian discussion of the multi-body 
systems into the relativistic one. In this article, I focus 
on a stability problem of multi-body systems called 
“Hill stability problem”. I introduce previous works 
which use Newtonian mechanics and discuss the rela-
tivistic expansion of the derivation of the su�cient 
condition for three-body systems.
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