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エルゴ領域：光波面への	
時空の引きずりの効果

ブラックホールの曲がった時空
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２点間距離 → ピタゴラスの定理

球座標
位置（座標値）を 
角度と距離で指定

デカルト座標

アインシュタイン方程式の解

時空の歪みを示す

３次元

４次元

曲がった時空：　大域的には『一般相対論』が必要

ただし曲がった時空でも、 
局所的には『特殊相対論』が適用できる

我々のすむ宇宙は、４次元の世界（時間＋３次元空間）

平坦な時空：　『特殊相対論』で表される

加速度系：　重力がある場合、宇宙膨張している場合、など
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ERGOSPHERE
Space-time dragging effect 

by rotating black hole 
!

Negative potential region  

→  “Penrose process” 

Magnetic field lines are also 
dragged near the horizon. 
!
Energy extraction due to 
magnetic torque: 
!“Blandford-Znajek process “

BH回転エネルギーの引き抜き機構
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負のポテンシャル領域が存在すること 
磁気圏の場合 Ergosphere外でも可能

ergoregion / super-sonic region が存在すること

磁力線がBHの自転方向に引きずられていること

 流体に比して、磁場が優勢である時に可能

いくつかあります

粒子/光子

波

磁場

磁気流体

!

PENROSE PROCESS
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PENROSE PROCESS (1969)
Accretion of negative 

energy particles
Outgoing particle can release  
higher than incident energy. 

The Penrose 
process  is not 
realistic when a 
star is destroyed  
by the tidal force？
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Restriction on 
Penrose-Process
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near the Event Horizon 
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Restriction on 
Penrose-Process

MAGNETIC 
PENROSE PROCESS 
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真空磁気圏として扱う 
!

Ergosphere 外に 
負のポテンシャル領域が可能 
!
静電ポテンシャルに由来 
!
荷電粒子に帯するペンローズ過程 
制限緩くなる

OK !
(Wald 1974)

(Parasana 1978) 

What is the Extracted energy ? 
　　Rotational energy of a Black Hole 
　　Electrostatic potential energy

due to the dragging effects of Kerr space-time

When electromagnetic field exist、 
   the restriction of the limitation on  
   Penrose process is relaxed. 
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Restriction on 
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6 第 1章 Energy generation in Black Hole Magnetosphere

Kerr 時空での波動方程式

　 ( from “Problem book in Relativity and Gravitation” )

Boyer-Lindquist coordinate (Kerr geometry) における波動方程式 (スカラー場)は，

1√
−g

[
(
√
−g)gαβΦ,α

]
,β

= 0 (1.8)

である．Kerr 時空の場合に，これを具体的に書き下すと、
[
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と表せる．ここで √
−g = (r2 + a2 cos2 θ) sin θ である．この方程式は、以下のように

Φ(t, r, θ,φ) = e−iωteimφR(r)S(θ) (1.10)

とおくと変数分離できる。これを適用すると、(1.9)式は，
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と書ける．左辺は r のみの関数、右辺は θ だけの関数であるが、これらが等しい値をもつことよ
り、おのおのが定数（Aとおく）でなければならない。このことより（1.11）式を以下の二つの式

d

dr

(
∆
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)
+

[
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R = 0 , (1.12)
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に分離（変数分離）できる．

関数 S は θ = 0, π で regular でなければならないが、(1.13)式は A についての固有値方程式と
なる．この関数 S は，aω = 0である最もシンプルな場合に “spheroidal wave function” となるの
だが、その解は，S(θ) = Pℓm(cos θ), A = ℓ(ℓ + 1) となる．

一方、(1.12)式は、事象の地平面で発散してしまう。この事情を回避するために、動径方向の長
さに関して変数変換を行う。すなわち、

dr∗

dr
=

r2 + a2

∆
(1.14)

を満たすような半径 r∗を導入する（“tortose” coordinate）。この座標変換により、r座標について
(rH , +∞) であった変域が、r∗座標では (−∞, +∞) の変域に変更される（有限の半径に特異点が
現れなくなる）。この座標変換により、(1.12)式は

d2R

dr∗2 +
2r∆

(r2 + a2)2
dR

dr∗
+

[
ω2 +

a2m2 − 4Marmω − ∆A

(r2 + a2)2

]
R = 0　 (1.15)
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と書き換えられる。遠方 (r → ∞) においては、上式は

d2R

dr∗2 +
2
r

dR

dr∗
+ ω2R ∼ 0 (1.16)

となり、その解は
R ∼ 1

r
e±iωr∗

(1.17)

となる。この解は、遠方での ingoing wave と outgoing wave を与える。事象の地平面 (∆ → 0) で
は、（1.15）式は

d2R

dr∗2 +
[
ω2 − 2amω

2MrH
+

a2m2

(2MrH)2

]
R =

d2R

dr∗2 + [ω − mωH ]2R = 0 (1.18)

となる。ここで、ωH = a/(2MrH) である。この場合の解は、

R ∼ e±i(ω−mωH)r∗
(1.19)

となる。

事象の地平面のすぐ外側にいる観測者（ergosphere 内にいて、φ 方向に角速度 Ω = dφ/dt ∼
ωH > 0 で回転する）にとっては、

Φ = e−iωteimφe±i(ω−mωH)r∗
S(θ) (1.20)

= e−i(ω−mωH)te±i(ω−mωH)r∗
eim(φ−ωHt)S(θ) (1.21)

となる。このうち e−i(ω−mωH)r∗ の方が、ingoing wave に対応する。

地平面を横切る波のエネルギー・フラックス

　

スカラー場のエネルギーモーメンタム・テンソルは、

4πTαβ = Φ,(αΦ∗
,β) −

1
2
gαβ |Φ,γΦ,γ | (1.22)

ここで Φ∗ は complex conjugation．地平面を横切るエネルギーフラックスは、energy flux vector
Er = T rµξµ を地平面 (r = rH)にわたって表面積分した

dE

dt
=

∫
T r

t

√
−g dθ dφ (1.23)

で得られる。ここで、

4πT r
t = Re(Φ,tΦ∗,t) = Re

(
Φ,tΦ∗

,r∗
r2 + a2

Σ

)
= ω(ω − mωH)S2(θ)

2MrH

Σ
(1.24)

であることより、
dE

dt
= ω(ω − mωH)

2MrH

4π

∫
S2(θ) sin θdθdφ (1.25)

を得る。上式より、(ω −mωH) < 0 のとき、dE < 0 となるとわかる。すなわち、波の位相速度が
ブラックホールの角速度より小さい場合（ 0 < ω/m < ωH ）には、ブラックホールのエネルギー
が地平面の外部に運ばれることになる。この波によるエネルギー引き抜き機構は “superradiance”
と呼ばれる。
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地平面を横切る波のエネルギーフラックス

磁場＋プラズマの場合

赤道領域の降着円盤の上下に 
低密度プラズマが分布する状況

ブラックホール自身は、磁場を作らない = 降着円盤が作る 

ただし、帯電ブラックホールが自転すると磁場が見える
電場のローレンツ変換 =�磁場となる 
BH 内部の電流による磁場発生などは無い

を流れる電流

（一般相対論での）　磁場の表現  (1)

• マックスウェル方程式 

!

!

• 電磁場テンソル（特殊相対論） 

!

!

!

• 座標変換（一般相対論に拡張）共変微分に置き換え
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（一般相対論での）　磁場の表現  (2)

• 電場と磁場を電磁場テンソルで書く 

!

!

•  Black Hole 時空（遠方の観測者から見た座標系）
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非同次マックスウェル方程式



磁力線の運動とは？

• 磁場が回転する（プラズマが磁力線に凍結） 

!

!

• プラズマの回転＝磁力線の回転とみなせる

磁場も引きずられる

• ブラックホールの時空の引きずりにより　　　　　
磁場にトルクが作用する 

!

• 磁場による「エネルギー と 角運動量」の輸送
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引きずっている状況なら、、

BH
CLOUD

BHの回転エネルギーが 

外部に輸送

磁気トルク
磁気トルク

■ Angular Mom./ Energy Flux

■ Lorentz force to act on BH from the outside

When there is a global magnetic field around BH, ・・・？

�F
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outgoing plasma 

応力
The square of  mag.field

(1)

(2)

Znajek condition (1977)

磁場(磁力線)にトルクが作用する
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MAGNETIC  INTERACTION

磁気的現象を介して、BH情報を得られるか？

The dragging of space-time trails 
the  magnetic field lines.  

Energy Flux 

Magnetic
Field
Lines

�  F

� H

0 < �   <  � HF

BH

Accretion 
Disk

このとき、外向きの電磁場のエネルギーフラックスが発生！ 
＝ 「回転エネルギー引き抜き」

ENERGY FLUX

磁気的現象を介して、BH情報を得られるか？
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エネルギー密度

　エネルギー密度流速 
（ポインティング・フラックス）

眞榮田さんへ 　 (Ver. 2)
高橋真聡 です (2013.08.23)

BH地平面における各物理量の θ依存性について、シミュレーション結果を考察する参
考として、簡単な磁場形状モデルを適応させてみました。複雑に見えるグラフをシンプル
に理解できるかもしれません。

(1) Poynting-flux (r-compornant):

Er(r, θ) ≡ T r
t = ϵ0

EθBφ√
−g

where
√
−g = Σ sin θ , Σ = r2 + a2 cos2 θ and Eθ = ΩF Fθφ = ΩF Aφ,θ .

(2) The boundary condition at the horizon : toroidal compornent of magnetic fields

BH
φ [Ψ(θ)] = (ωH − ΩF )

(r2
H + a2) sin θ

ΣH
(Aφ,θ)H

(3) Blandford-Znajek Power (Poynting-flux at the horizon):

Er
H [Ψ(θ)] = ϵ0ΩF (ωH − ΩF )

(r2
H + a2)
Σ2

H

(Aφ,θ)2H

—————

(4) BZ Power の θ依存性について：　

BH spin a は given として、以下の２つの分布が数値シミュレーションによって得
られればよい （GRMHD定常解と比較する際に必要となる情報！）；

* ΩF (θ) at the horizon ?
* Aφ(θ) at the horizon ?

これらの分布を決めるのは、初期磁場分布、磁場強度、降着率、降着率の θ 分布、、、
どのように決まってくるのか？

以下では、これらの関数形を手で与えてみて、BZ power の θ分布の様子を調べてみ
る ( ⇔ 数値計算との比較する)。

磁力線（磁場の向き）は、南半球よりブラックホールに入り、北半球から出るものと
する [ Br と Bφ (or Bφ )は北半球と南半球では、それぞれ逆向きとなる]。Bφ と Bφ で
は、符号が逆向きになるので注意（gµν の符号を (+,−,−,−) に選んでいるため）。

北半球：Br > 0 (at Gt > 0 region), Bφ > 0 (Bφ < 0)
南半球：Br < 0 (at Gt > 0 region), Bφ < 0 (Bφ > 0)

1
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2. 一般化されたオームの法則
The electric current is the sum of the two terms coressponding respectivery to the convec-
tion current and to the conduction current;

Jµ = cεuµ + σFµνuν , (3.5)

where ε is the proper density of electric charge. 1

We assume the ideal MHD conditions (σ → ∞)

Eν = uµFµν = O(1/σ) = 0 . (3.7)

where Eν is the comoving electric field.

3. 粒子数保存の式
(nuµ);µ =

1√
−g

(
√
−g nuµ),µ = 0 (3.8)

4. 運動方程式
重力場中のプラズマの運動は、運動方程式

Tµν
;ν = 0 (3.9)

によって記述される。ここで、エネルギー運動量テンソル Tµν ( energy momentum tensor
) は以下のように与えられる [メトリックの符号を (+,−,−,−) と選んだ場合] :

Tµν = (ρ + P )uµuν − Pgµν +
1
4π

(
FµδF ν

δ +
1
4
gµνF 2

)
(3.10)

以下の議論では、熱伝導や粘性による散逸効果は無視する。2 ここで、ρ, P , n は、全エネル
ギー密度 (the total energy density), プラズマの圧力 (the pressure), 粒子数密度 (the proper
particle density)。 電磁場テンソル (the electromagnetic field tensor) Fµν は、Maxwell 方
程式を満たなければならない。また、uµ は流体の四元速度 (the four-velocity of plasma)で
ある。3 4

1The conductivity of the fluid, σ, is

σ =
nee2τ

mp[1 + (eτB/mp)]
, (3.6)

where ne is the electron density, τ is the collision time, e and mp are the electoron’s charge and mass, and
B2 ≡ −BαBα (Bekenstein and Oron 1978)[?].

2The corresponding relativistic expressions for the stress-energy tensor (the relativistic Navier-Stokes equation)
are discussed in [?].

3特殊相対論における完全流体については、例えば、シュッツ「相対論入門 (上)」江里口、二間瀬 訳 を参考にされたし。

4 エネルギー運動量保存則 について (「一般相対論」佐々木節 著 など参照)
(i) uµ に平行な成分 · · · 流体のエネルギー保存則

−uαT αβ
;β = (ρc2uβ);β + Puβ

;β = 0 (3.11)

(ii) uµ に垂直な成分 · · · 速度場に対するオイラー方程式の共変形

γα
µT αβ

;β =
(

ρ +
P

c2

)
uα

;βuβ + γαβP,β = 0 (3.12)

ここで、γαβ ≡ −gαβ+(1/c2)uαuβ は、uα に垂直な空間的３次元方向への射影テンソルである。(γα
βuβ = 0 , γα

µγµ
β =

γα
β , γµ

µ = 3 .)
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BZ flux 角速度の差 と 磁場強度 に依存

Znajek condition (1977)

ideal MHD condition
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Znajek Condition (1977)
ここがツボ！

「事象の地平面」での境界条件

• 磁場をアンカーするような ”表面” は無い！ 

!

• 磁力線(磁気面)は地平面を貫通しても良い存在 

!

• 磁場の成分の中には発散するものがある 

!

• トロイダル磁場が non-zero 値をもつ

磁気フラックス：スカラーで表される（座標系によらない）

ただし、磁場を引きずる（電気抵抗 30Ω に相当）

重力赤方偏移の因子が含まれるため

Znajek Condition 

磁場の座標変換（座標系による成分の違い）

• Boyer-Lindquist coordinate （遠方にいる観測者の系） 

!

• ZAMO（時空の引きずりと一緒に回転） 

!

• Kerr-Shild coordinate　（ ingoing null 系）
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表 3.1: BL-ZAMO-KSにおける電場と磁場の対応

BL ZAMO KS
Et = 0 Et = 0 Ẽt = 0
Er = ΩF Frφ Er = 1

αz
(ΩF − ω)Frφ Ẽr = Er [Ẽr = Er]

Eθ = ΩF Fθφ Eθ = 1
αz

(ΩF − ω)Fθφ Ẽθ = Eθ [Ẽθ = Eθ]
Eφ = 0 Eφ = 0 Ẽφ = 0
Bt = 0 Bt = − ω

αz
Bφ B̃t = 0

Br = Gt√
−g

Fθφ B
r = αz√

−g
Fθφ B̃r = Br [ B̃r = Br − a

∆Bφ ]

Bθ = −Gt√
−g

Frφ B
θ = −αz√

−g
Frφ B̃θ = Bθ [B̃θ = Bθ]

Bφ = ρ2
w√
−g

Fθr Bφ = 1
αz

Bφ B̃φ = Bφ

例えば、ポロイダル電場/磁場、トロイダル磁場の関係式について求めると、バーつきの量を
ZAMO の量として

E
2

p ≡ −E
A

EA = (Gφ/ρw)2B 2
p (3.29)

B
2

p ≡ −B
A

BA = α2
ZB 2

p (3.30)

B
2

T ≡ −B
φ

Bφ = (Bφ/ρw)2 (3.31)

などを得る (Takahashi & Tomimatsu 2008)。Gφ と Bp の定義については、それぞれ (3.41)、(3.45)
を参照。 それぞれの系における電場と磁場は表 3.1のようにまとめることができる。

(２) 表 3.1 より、B̃r = (−1/∆)[ΣBr − aBφ] である。 ここで、B̃r は地平面で有限値を持つた
め、地平面近傍で [ΣBr − aBφ] ∼ O(∆) であることがわかる。これより、トロイダル磁場につい
ての地平面での境界条件：

(Bφ)H =
ΣH

a
(Br)H =

ΣH

a

(
Gt√
−g

Fθφ

)

H

=
2mrH sin θ

ΣH
(ΩF − ωH)FH

θφ (3.32)

を得る。
(注) BL系での Bφ について： horizon 近傍での Fθr の振舞いについては、BL 系での議論の

みでは不明である。Ingoing 系での境界条件 (この系での磁場は発散しない) を考慮することで、
Fθr ∼ O(1/∆) のように発散する量であることがわかる。
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Ingoing-null

Znajek condition (1977)

by   高橋ノート
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MHD FLOWS IN A BLACK 
HOLE MAGNETOSPHERE
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第4章 Trans-Magnetosonic MHD flows

in BH Magnetosphere

“mhd-trans.tex”

ブラックホール磁気圏は、Inflow と Outflow の領域が共存するシステムである。定常・軸対象
の磁気圏において理想プラズマは磁力線に沿って流れる。図??中の α = 0 面は inner/outer light
surfaces であり、α = M2 面は inner/outer Alfvén surfaces である。ブラックホールの強重力のた
め（重力赤方偏移のため）、ブラックホール近傍に inner light surface と inner Alfvén surface が
ブラックホール近傍に生じる。関数 α は、重力赤方偏移と角速度 ΩF で回転する系（磁力線）の
ローレンツファクターを含む関数である。M は Alfvén Mach number である。以下では、ブラッ
クホール磁気圏における light surfaces と Alfvén surface について紹介する。

図 4.1: 磁力線に沿ったプラズマ流。 ブラックホール磁気圏は、Inflow と Outflow の領域が共存
するシステムである。(図中の k0 は αのこと)

4.1 Light Surfaces

理想プラズマで満たされた磁気圏において磁力線は剛体回転すると見なせるが、遠方ほど磁力線
の回転速度は速くなり、ついには光速度超えることになる。さらに外側では、磁力線の回転速度は
光速度を超えることになる。ここで、磁力線の回転速度が光速度を超えることが相対論に矛盾する
のでは、という疑問が生じるかもしれないが、磁力線の “パターン”が光速度を超えているように
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Black Hole
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図 4.2: Outside (inside) the outer (inner) light surface, the plasma must stream outward (inward)
along the bending magnetic field lines. 左図のように磁力線がたわんでいない場合、影領域を回
転するプラズマは光速度を越えてしまう (禁止される：磁力線はプラズマの慣性効果でたわむ、ま
たは ideal MHD 近似が破綻する)。右図のように磁力線がたわみ、その磁力線に沿ってプラズマ
が流れ出すことで、プラズマの速度は光速以下となる。

particles must move outward along the rotating magnetic field lines; within the the inner light
surface, particle must fall into the event horizon.

The locations of the light surfaces are determined by α ≡ gtt + 2gtφΩF + gφφΩ2
F = 0.

• They depend on parameters ΩF (ψ) and a.

• A function ΩF = ΩF (ψ) should be given by the boundary condition at the plasma source.

• To obtain the spatial shapes of the two light surfaces, we must treat the force-balance
equation with the poloidal equation. (It is very hard probrem.)

• Maximum/Minimum ΩF — (Ωmax, Ωmin)

When we solve a configuration of magnetic field lines, ψ(r, θ), by solving the force-balance
equation with the poloidal equation, and obtain a function ΩF = ΩF (ψ) as the boundary con-
dition at the plasma source, we can determine the spatial shapes of the two light surface. The
plasma sources, which might be the surface of an accretion disk and the particle-production gap
described in Blandford and Znajek [2], must locate between a zone between the two light surface.

The locations of the light surfaces depend on parameters ΩF and a. To exist the corotating
region sandwiched by two light surfaces, there are maximum and minimum values of ΩF ; ΩF

equals to the maximum or minimum value when rin
L = rout

L . When ΩF = ωH for a magnetic field
line, the inner light surface reaches the event horizon. When ΩF = 0, the inner light surface
locates on the static limit surface, while the outer light surface goes to infinity. If the black hole
drags the magnetosphere (0 < ΩF < ωH),the inner light surface locates inside the ergosphere.

★ どのような場合に、inner-light surface が生じているのか？
Light surface の場所は α = gtt + 2gtφΩF + gφφΩ2

F = 0 により与えられるが、

α = α2
Z

[
1 − (vφ̂)2

]
= 0 (4.1)
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図 4.5: The spatial position of the Alfven point generated a negative energy or a negative angular
momentum accretion.

4.3 Magnetosonic Points

磁気圏中のプラズマは降着円盤表面あるいはコロナから磁気圏中に放出され、ブラックホールへ
と降着する。プラズマは、ブラックホールの強重力に引かれて加速し落下していくが、FIDO から
見るとプラズマの落下速度は horizon 上で光速となる（遠方にいる我々から見るとプラズマの速
度はゼロに漸近する）。ここで考えている磁気流体プラズマ中の擾乱は磁気音波およびアルフェン
波（もちろん FIDO で光速度以下）によって周囲に伝えられるのだが、少なくとも horizon 近く
に、プラズマ流速が擾乱の速度を越える領域が必ず生じることになる。すなわち、event horizon は
super-magnetosonic region （super-Alfvénic region でもある）で取り囲まれる事になる。Bondi
accretion （非相対論の流体降着流解）の場合と同様に、流速が音速（今の場合磁気音速）と等し
くなる地点で、ベルヌーイ方程式（Bernoulli equation）の微分形は発散してしまう。プラズマ源
とブラックホールを繋ぐ物理的な流速解を得るためには、流れに特別な条件（臨界条件）を課し、
方程式中の発散構造を打ち消す必要がある。以下では、このようなブラックホール磁気流体降着流
の解の性質を調べる。
一般相対論的ベルヌーイ方程式の微分形は、以下のように表される：

(lnup)′ = −
(

u2
p

M2

)3
N

(
u2

p − u2
AW

)2 (
u2

p − u2
FM

) (
u2

p − u2
SM

) , (4.11)

ここで、uAW はアルフェン波の速さ、uFM と uSM はそれぞれ、速い磁気音波と遅い磁気音波の

MHD flow のエネルギー

MHD flow の角運動量

Total-energy in rotational frame

Gravitational-Lorentz factor
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�
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When the Alfven point locates inside the Ergosphere,  
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Takahashi + 1990
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‥が可能！

では、始めましょう・・・

ディスカッション： 
エネルギー引き抜きの総合的理解
高橋真聡（愛教大）

引き抜かれたエネルギー起源の現象を 

観測するには？

APPLICATIONS
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Penrose Process : �����-/,����

BZ-Power :

Superradiance : ブラックホール爆弾	
降着ガス円盤の不安定性
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Tomimatsu & MT 2000
vacuum Maxwell sol. 一般相対論的流体分布!

　　　　　　　　Fishbone		1977

GRMHD Simulation　　      Maeda+ 2014

初期磁場依存性を調べたい

Fig. 7. Same as figure 3 but for model B.

23

-1.0x10-12
0.0x100

1.0x10-12
2.0x10-12
3.0x10-12
4.0x10-12
5.0x10-12
6.0x10-12
7.0x10-12

0.1 0.3 0.5 0.7 0.9

F
E

, 
A

ve
ra

g
e

θ/π

(e)

0.1 0.3 0.5 0.7 0.9
-5.0x10-14
0.0x100
5.0x10-14
1.0x10-13
1.5x10-13
2.0x10-13
2.5x10-13
3.0x10-13
3.5x10-13

θ/π

(f)

0.000

0.005

0.010

0.015

0.020

0.025

ω
F(
Ω

H
 - 
ω

F)

(c)

0.000

0.005

0.010

0.015

0.020

0.025(d)
0.0x100

1.0x10-11

2.0x10-11

3.0x10-11

4.0x10-11

5.0x10-11

(B
r )2

(a)

0.0x100

5.0x10-12

1.0x10-11

1.5x10-11

2.0x10-11

(b)

Fig. 10. model B, mesh 512*512, 磁場 1倍計算の地平面上での分布図。左列が初期 burstt = 2000− 4000
での平均、右列が終状態期 t = 15000− 20000での平均。

Fig. 11. Color contour maps of outgoing BZ flux in quasi-steady state (T = 1.0× 104M) of models A
(left) and B (right), respectively.
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GRMHD Simulation　　      Maeda+ 2014
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B：burst C：quasi-steadyBH＋Acc.Disk＋Magnetosphere

Angular Distribution of EM-Flux 
We can see the Max. in equatorial region ! 

!
BZ-Power => Effect on Disk activity！

McKinney & Gammie 2004

GRMHD Simulation

EQNPEQNP

BZ PowerStrength of Mag.

EQNP
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Maeda et al. とは異なる結果 
磁場強度分布と角速度分布
初期磁場依存性！
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final



ブラックホール・オーロラ
AGN  BH近傍のスペクトルを説明？
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MHD Shock : 
 Adiabatic cases 
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Black Hole Aurora

Hot Spot in Magnetosphere  

very close to the Event Horizon ! 

Ultra-High Energy radiation 
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Note: 10-20% escape/ GR red-shift effect   
                                     --> Information of spacetime ?
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BH回転エネルギーの引き抜き機構
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負のポテンシャル領域が存在すること 
磁気圏の場合 Ergosphere外でも可能

ergoregion / super-sonic region が存在すること

磁力線がBHの自転方向に引きずられていること

 流体に比して、磁場が優勢である時に可能

粒子/光子

波

磁場

磁気流体

今後に向けて

• BH時空の理解 

!

• BH回転エネルギー放出の統合的記述？ 

!

• 何を観測すべきか？

重力赤方偏移・時空の引きずり効果の発現の仕方

BH Shadow,     Fe line ,    Ultra High-Energy radiation 

粒子として、波として、流体／磁気流体として…　？


