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本書について 

 本書は香川大学教育学部で長らく教鞭をとられた故小山伸氏（1927-1998、

在職期間：1951-1991）が翻訳されたもので、講義用資料として作成されたよ

うである。 

 2017 年頃、同大学の出身である大島修氏よりコピーを pdf 化したファイル

を提供していただいた。内部構造論を手短に解説したものとしては秀逸と思わ

れたので改めて読んでみることにしたが、ところどころ判読が困難な箇所があ

ったため、それを追跡するにも明瞭なコピーが欲しいと思い、こうした形に作

成し直してみた。 

 まだ巨星の構造がはっきりせず、したがって進化への理解もまだまだという

段階にあった時代の産物である。また、中性子星やブラックホールの発見前

で、大質量星の最後についてははなはだ歯切れが悪い。当時、こうした天体の

研究を進めていたチャンドラセカールとしては何をか言いたくてもはっきりと

言いにくい状況だったのだろうと想像させる。執筆以来 70年余を経て、本書

は歴史を刻む一書となったと言えよう。 

 なお、小山伸氏による恒星大気論の同種のテキストが大島修氏の次のページ

に掲載されている。併せて参照して戴ければ参考になろうかと思う。 

https://otobs.org/hiki/?Astrophysics+of+Stellar+Atmospher 

 小山伸氏の香川大学での様子や人物像については、例えば 

片山敏彦 『チャンドラセカール「星の構造」と我が人生』（天文教育 2010 

年 9 月号）を参照していただきたい。 

https://tenkyo.net/kaiho/pdf/2010_09/2010-09-05.pdf 

2023 年 1月 10日 

星学館 

加藤 賢一 
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恒星内部構造論 

恒星の構造，組成およびエネルギー源 

チャンドラセカール 

 恒星の質量は電子の質量の1060倍もある．しかし，ある意味では，それら

はもっとずっと大きいとも言える．われわれの時代の主役は電子なのか、恒星

なのか、何れとも断言しがたい。 

A. S. Eddington 

 恒星の内部構造論は恒星内部の物理学的な条件を研究する天体物理学の一分

野である．恒星の進化，その他，天体物理学，宇宙論のもっと大きい問題を研

究するには個々の恒星の構造がよく理解されていなければならない． 

恒星の構造論の主要な研究目的は 

１．密度・温度・圧力などの物理性質が恒星内部でどう変わるか 

２．恒星内部のエネルギー輸送や温度傾斜を保つのに，輻射・伝導・対流のう

ちどの輸送が重要であるか 

３．この熱輸送は，どんな物理過程で行なわれているか 

４．恒星内部で起こっているはずの非可逆過程を決定し，恒星のエネルギー源

を求める 

５．恒星内部の物質の化学組成が求められるか 

６．以上の知識に基づき，恒星の起源や進化について－般的結論が得られるか 

 この目的には基礎になる天文学的データが必要であるが，それらは何らかの

意味で恒星を全体的に特徴づけるものでなければならない．われわれが恒星の

構造を問題にするのは「恒星全体として」であるからである． 

 太陽のような恒星を考える場合，質量𝑀(g)，半径𝑅(cm)が重要なデータで

あることは直ぐわかる．更に恒星は絶えず輻射を空間に放出しているので，光
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度𝐿(erg/sec)も𝑀，𝑅とともに基本的な量である． 

 実際，観測から得られる質量，半径，光度，あるいはそれらの相互関係は恒

星構造の研究に重要な知識である．この他にも補足的な知識が種々の恒星から

得られる．脈動変光星からは変光周期と上の基本的パラメターとの関係，連星

からは長軸の回転から恒星内部の密度分布などが推定される．しかし，ここで

は最も簡単な，定常的で，自転していない単独星を考えよう． 
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Chapt.１．恒星内部の物理条件 

 

§１．平衡方程式 The equilibrium equations． 

 恒星の内部構造論の唯一の方法は理論物理学に基づく推論である．従って一

つの結論を得るためには多くの仮定を設けるが，得られた理論の正否は，理論

的に矛盾がないか，また自己撞着がないか，によって判断される．従って、特

定の結論に達するにはどれが本質的な要素であるかに気づかなければならない．

第一歩は，できるだけ少ない仮定で，恒星内部の物理状態のおよその概念を得

ることである． 

 

 

 太陽は何十億年も輝いてきた単独星だから，内部の任意の点で，それより上

層の重さと下方からの圧力が平衡を保っているに違いない．前者は下方に重力

を及ぼして下の物質を押し潰そうとし，後者は膨張して上層の物質を外方へ押

し上げようとする．このことを「恒星は自己重力で静流体力学平衡にある」と

言う． 

 図のように，恒星の中心 C から距離 𝑟の点で半径方向に置いた底面積 1，高

さd𝑟，質量d𝑚の小体積を考え，これの上下両面に働く圧力差をd𝑃とすれば，

それは半径r内部の質量𝑀(𝑟)による重力と釣合い 
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  d𝑃 = −𝑔 d𝑚 = −𝑔𝜌d𝑟     (1) 

 

となる。ここで𝑔は距離 r の点での局所的な重力加速度，𝜌は局所的な密度で

ある．𝑔は万有引力の法則により 

 

  𝑔 = 𝐺𝑀(𝑟)/𝑟2      (2) 

 

で，𝐺(6.67 × 10−8 dyn ∙ cm2/g2)は重力定数である．従って，重力による静

流体力学平衡の条件は 

 

  𝑑𝑃/𝑑𝑟 = −((𝐺𝑀(𝑟))/ 𝑟2)𝜌   （圧力分布の式）  (3) 

 

である．半径𝑟，厚みd𝑟の球殻の質量d𝑀(𝑟)は 4π𝑟2𝜌d𝑟だから 

 

  (d𝑀(𝑟))/d𝑟 = 4π𝑟2𝜌   （質量分布の式）  (4) 

 

あるいは積分形で書けば 

 

  𝑀(𝑟) = ∫ 4π𝑟2d𝑟
𝑟

0
 

 

である． 

 恒星内部で圧力𝑃に寄与するのは輻射圧𝑃rと物質のガス圧𝑃gである．輻射圧

はステファン・ボルツマン Stefan-Boltzmanの法則により 

 

  𝑃𝑟 = 𝑎𝑇4/3      (5) 

 

で，𝑇は局所的な絶対温度，𝑎(= 7.75 × 10−15)は輻射定数である．局所的な

ガス圧と温度・密度との関係は状態方程式で決まる．後で考察するように，大

抵の恒星の内部では，近似的に理想気体の状態方程式*1 
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  𝑃g =  (𝑘/𝜇𝐻)𝜌𝑇     (6) 

 

が成り立つ．ここで𝑘(= 1.38 × 10−16)はボルツマン定数，𝐻(= 1.67 ×

10−24 g)は水素原子の質量，𝜇平均分子量である．恒星内部の条件での化学組

成と𝜇の値との関係は重要な問題なので後で詳しく考えるが，ここではそれが

5 ≤ 𝜇 ≤ 2.0の範囲にあることだけを述べておく． 

 暫定的に理想気体の状態方程式(6)を受け入れ 

 

  𝑃 = 𝑃𝑟 + 𝑃𝑔 = (𝑎𝑇4)/3 + (𝑘/𝜇𝐻)𝜌𝑇    (7) 

 

 恒星内部の圧力分布(3)，質量分布(4)が与えられると内部の圧力，温度の大

きさが推定できるが，便宜的にもう一つの仮定を置く: 

 

「恒星内部の任意の点で，温度や密度が外向きには増加しない」 

 

 

と仮定する．この制限は当然だとも言えない．非定常な恒星ではこの制限は成

立たない． 

 さて，質量𝑀，半径𝑅の恒星を考えよう．密度ρは中心で最大値ρ0を取り，

中心からの距離 𝑟とともに減少し，恒星表面 𝑟 = 𝑅で ρ = 0となるはずだから，

その物質配置は図の aのようなものだと想像される．  

 これに対して密度一定の極端な２つの平衡配置を考える． 
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 b：恒星の平均密度ρ̅(= 𝑀/(4/3)𝜋𝑅3)に等しく均された一定密度を持つ 

 c：恒星の中心密度ρ𝑐に等しい一定密度を持つ 

 

こうすれば，現実の恒星の内部の圧力状況は，これら密度一様な両極端な配置

から得られるものの中間にあることが容易にわかる．また，恒星の中心圧力

ρ𝑐もこれら両極端な場合の中間にあることが次のようにしてわかる．恒星の

中心圧力は恒星の物質を中心近くに集めるほど増加し，物質を外方へ移すほど

減少する．従って，中心圧力が最大になるのは物質をできるだけ中心に集め，

ρ𝑐に等しい一様密度にした場合(c)，最小となるのは物質をできるだけ中心か

ら通ざけ（仮定によってρは外方に増加しないから）ρ̅に等しい一様密度にし

た場合(b)である． 

 さて(3)，(4)を組合せ 

 

  d𝑃 = −(𝐺/4π){𝑀(𝑟)/𝑟4}d𝑀(𝑟)    (8) 

 

この式を中心（ 𝑟 = 0，𝑀(𝑟) = 0, 𝑃 = 𝑃0）から表面（ 𝑟 = 𝑅，𝑀(𝑟) =

𝑀，𝑃 = 0）まで積分すれば 

 

  𝑃𝑐 = (𝐺/4π) ∫ {𝑀(𝑟)/𝑟
𝑀

0
}d𝑀(𝑟)    (9) 

 

 次に平均圧力�̅�として質量による加重平均をとり 

 

  �̅� = (1/𝑀) ∫ 𝑃d𝑀(𝑟)
𝑀

0
  部分積分で 

   ＝(1/𝑀){⌈𝑃 ∙ 𝑀(𝑟)⌉0
𝑀 − ∫ 𝑀(𝑟)d𝑃

0

𝑃𝑐
}  

   ＝(1/𝑀) ∫ 𝑀(𝑟)d𝑃
𝑃𝑐

0
  

 

この dPに(8)式を代入し 
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  �̅� = (𝐺/4𝜋)(1/𝑀) ∫ {𝑀(𝑟)2/𝑟4}d𝑀(𝑟)
𝑀

0
   (10) 

 

同様に平均温度�̅�として 

 

  �̅� = (1/𝑀) ∫ 𝑇d𝑀(𝑟)
𝑀

0
 

 

結果的に言って太陽程度の恒星では，輻射圧𝑃𝑟はガス圧𝑃𝑔に比べてまだまだ小

さく，𝑃としては(7)式の第 1 項を省略して第 2 項だけを取り，その𝑇を上式に

代入すれば 

 

  �̅� = (1/𝑀)(𝜇𝐻/𝑘)4𝜋 ∫ (𝑃/𝜌)d𝑀(𝑟)
𝑀

0
  

 

この dM(r)に(4)式を代入し 

 

  �̅� = (1/𝑀)(𝜇𝐻/𝑘)4π ∫ 𝑃𝑟2d𝑟
𝑅

0
   部分積分により 

   = (1/𝑀)(𝜇𝐻/𝑘)(4π/3) ∫ 𝑟3d𝑃
𝑃0

0
 

 

このd𝑃に(8)式を代入すれば 

 

  �̅� = (1/𝑀)(𝐺/3)(𝜇𝐻/𝑘) ∫ {𝑀(𝑟)/𝑟}d𝑀(𝑟)
𝑀

0
    (11) 

 

となる．(9)，(10)，(11)式を見れば𝑃𝑐，�̅�，�̅�が全て積分 

 

  𝐼𝑖,𝑗 = 𝐺 ∫ {𝑀(𝑟)𝑖/𝑟𝑗}𝑑𝑀(𝑟)
𝑀

0
 但し3(𝑖 + 1) > 𝑗  (12) 

 

の形で表現されており 

 

  𝑃𝑐 = (1/4𝜋)𝐼14，�̅� = (1/4𝜋𝑀)𝐼24，�̅� = (𝜇𝐻/3𝑘𝑀)𝐼11  (13) 

 

である．さて半径 𝑟の球内部の平均密度 �̅�(𝑟)は 



- 9 - 
 

 

  �̅�(𝑟) = 𝑀(𝑟)/{(4𝜋/3)𝑟3}     (14) 

 

であるから，これから 

 

  𝑟𝑗 = [(3/4𝜋){𝑀(𝑟)/�̅�(𝑟)}]𝑗 3⁄     (15) 

 

これを(12)式に代入すると 

 

  𝐼𝑖𝑗 = 𝐺(4π/3)𝑗 3⁄ ∫ �̅�(𝑟)𝑗 3⁄ 𝑀(𝑟)(3𝑖−𝑗)/3d𝑀(𝑟)
𝑀

0
  (16) 

 

われわれの仮定では，�̅�(𝑟)は外向きには増加しない．積分 𝐼𝑖,𝑗の上限・下限を

求めるために，前記の2つの極端な密度配置に対応して，積分記号内の�̅�(𝑟)を

置き換える．�̅�(𝑟)はを－定値 ρ𝑐で置き換え，積分記号の外に出せば積分(16)

の上限が得られ，同様に�̅�(𝑟)を－定値 �̅�で置き換えると積分(16)の下限が得ら

れる．後に残る𝑀(𝑟)だけについての積分は 3(𝑖 + 1) > 𝑗の時に収束するが，

今の場合にはこれが満たされている．こうして𝐼𝑖𝑗両限が求まり 

 

  A𝑖𝑗 = [3𝐺/{3(𝑖 + 1) − 𝑗}](4π/3)𝑗 3⁄ 𝑀(𝑟)(3𝑖+3−𝑗)/3 

 

と書くことにすれば 

 

  A𝑖𝑗ρ𝑐
𝑗/3 ≥ 𝐼𝑖𝑗 ≥ A𝑖𝑗ρ̅𝑗/3     (17) 

 

これを(13)式に代入する．今 

 

  𝐵 ≡ 𝐺(4π/3)1 3⁄ 𝑀2/3 

  𝐶 ≡ 𝐵(𝜇𝐻/𝑘) 

 

と置けば 
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  (1/2)𝐵𝜌𝑐
4/3 ≥ 𝑃𝑐 ≥ (1/2)𝐵�̅�4/3    (18) 

  (1/5)𝐵𝜌𝑐
4/3 ≥ �̅� ≥ (1/5)𝐵�̅�4/3    (19) 

  (1/5)𝐶𝜌𝑐
1/3 ≥ �̅� ≥ (1/5)𝐶�̅�1/3    (20) 

 

恒星全体としての密度 

 

  �̅� = M/(4π/3)𝑅3     (21) 

 

を(18)～(20)式に代入すれば 

 

  (3/8𝜋)(𝐺𝑀2/𝑅4) ≤ 𝑃𝑐 ≤ (3/8𝜋)(𝐺𝑀2/𝑅4)(𝜌𝑐/�̅�)4/3  (22) 

  (3/20𝜋)(𝐺𝑀2/𝑅4) ≤ �̅̅� ≤ (3/20𝜋)(𝐺𝑀2/𝑅4)(𝜌𝑐/�̅�)4/3 (23) 

  (1/5)(𝜇𝐻/𝑘)(𝐺𝑀/𝑅) ≤ �̅� ≤ (1/5)(𝜇𝐻/𝑘)(𝐺𝑀/𝑅)(𝜌𝑐/�̅�)1/3 (24) 

 

恒星の中心温度𝑇𝑐の下限を求めるのはやや困難である．しかし，恒星の内部で

μが－定で，𝜌と𝑇が外向きに増加せず、理想気体の状態方程式が成立つ条件の

下では 

 

  𝑇𝑐 ≥ (1/2)𝑄(𝜇𝐻/𝑘)(𝐺𝑀/𝑅)    (25) 

 

が得られる．𝑄は𝑀と𝜇によって決まる複雑な因子で，次の表１のような値を

とる．太陽程度の恒星では 𝑄～0.6くらいの値で，質量𝑀の増大にともなって

緩やかに減少する． 

 (22)～(25)式の物理定数に数値を代入し，質量，半径をそれぞれ、太陽の質

量（𝑀☉ = 1.985 × 1033 gm），半径（𝑅☉ = 6.951 × 1010 cm）を単位にして

表すと 
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  𝑃𝑐 ≥ 1.326 × 109(𝑀/𝑀☉)2(𝑅☉/𝑅)4 気圧   (26) 

  �̅� ≥ 4.3      × 108(𝑀/𝑀☉ )2(𝑅☉/𝑅)4 気圧   (27) 

  �̅� ≥ 4.61    × 106   𝜇(𝑀/𝑀☉)(𝑅☉/𝑅) （𝑃𝑟は無視）  (28) 

  𝑇𝑐 ≥ 1.1.53 × 106𝑄𝜇(𝑀/𝑀☉)(𝑅☉/𝑅)   (29) 

 

が得られる．数個の代表的な恒星に対して(26)～(29)式で得られる𝑃𝑐，�̅�，𝑇𝑐，

�̅�の下限の値は次の表２のようである．この表から主系列星の内部に対して

107K程度の温度と1010気圧程度の圧力が予想される． 
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 上の一般的な考察から求められるもう一つの重要な因子は、全圧力𝑃の中に

しめるガス圧𝑃gおよび輻射圧𝑃rの相対的な割合である。この際、全圧力𝑃に対

するガス圧𝑃gの比を 𝛽 ≡ 𝑃g/𝑃 と定義すると都合がよい。即ち 

 

  𝑃g = (𝑘/𝜇𝐻)𝜌𝑇 = 𝛽𝑃，𝑃r = (𝑎/3)𝑇4 = (1 − 𝛽)𝑃  (30) 

 

この両式から𝑃，𝑇を次々に消去すると 

 

  𝑇 = [(𝑘/𝜇𝐻) (3/𝑎){ (1 − 𝛽)/𝛽}]1/3𝜌1/3 

  𝑃 = (𝑘/𝜇𝐻𝛽)𝜌𝑇 = [(𝑘/𝜇𝐻)4 (3/𝑎){ (1 − 𝛽)/𝛽4}]1/3𝜌4/3 (31) 

 

特に恒星の中心では 

 

  𝑃𝑐 = [(𝑘/𝜇𝑐𝐻)4 (3/𝑎){ (1 − 𝛽𝑐)/𝛽𝑐
4}]1/3𝜌𝑐

4/3
   (32) 

 

この𝑃𝑐の式を(18)式の左辺と比較すれば 

 

  [(𝑘/𝜇𝑐𝐻)4 (3/𝑎){ (1 − 𝛽𝑐)/𝛽𝑐
4}]1/3 ≤ (π/6)1 3⁄  𝐺𝑀2/3 

 

が得られるが，これを書換えると 

 

  𝑀 ≥ (6/π)1 2⁄  [(𝑘/𝜇𝑐𝐻)4 (3/𝑎){ (1 − 𝛽𝑐)/𝛽𝑐
4}]1/2𝐺−3/2  (33) 

 

となる．この式の等号が成立つ場合の 𝛽𝑐の値を 𝛽∗と定義する．即ち 

 𝛽∗ = 𝛽∗(𝑀，𝜇𝑐) により 

 

  𝑀 = (6/π)1 2⁄  [(𝑘/𝜇𝑐𝐻)4 (3/𝑎){ (1 − 𝛽∗)/𝛽∗4}]1/2𝐺−3/2 (34) 

 

と置けば，(33)，(34)により 
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  (1－𝛽𝑐)/𝛽𝑐
4 ≤ (1－𝛽∗)/𝛽∗4    (35) 

 

を得る．ところが(1－𝛽)/𝛽4という関数は(1－𝛽)の単調増加関数であるから

(35)が成立つことは 

 

  1 − 𝛽𝑐 ≤ 1－𝛽∗     (36) 

 

が成立つことである．即ち恒星の中心での輻射圧𝑃𝑟と全圧力𝑃との比(1－𝛽𝑐)

は𝑀と𝜇𝑐で決まるある値(1－𝛽∗)を越えることはできない．表 3 には種々の

(𝑀/𝑀☉)𝜇𝑐
2の値に対する(1－𝛽𝑐)の上限(1－𝛽∗)の値が示してある． 

 代表的な恒星に対する(1－𝛽∗)の値は表 2 に示してあったが，その値を見る

と太陽質量𝑀☉の 2～3 倍以下の質量の恒星では，静流体力学平衡式の圧力𝑃の

中で輻射圧𝑃𝑟を無視しても，それほどの誤差を生じないことがわかる．後にわ

かるように，𝜇𝑐~1の程度の値である． 

 𝛽∗に対する(34)式からもう一つ興味ある問題が得られる．それはこの式が物

理定数の組み合わせによって左辺には質量の Dimension の量だけが孤立してい

ることである。即ち 

 

  [ 𝑀] = (6/π)1 2⁄  [(𝑘/𝐻)4 (3/𝑎)]1/2𝐺−3/2   (37) 

 

ここで 

 

  𝑎 = (8𝜋5𝑘4)/(15𝑐3ℎ3)     (38) 

 

であるから(37)は簡単になって 

 

  [ 𝑀] = {(135)1 2⁄ /2𝜋3} (ℎ𝑐/𝐺)3/2𝐻−2 ~ 5.4 𝑀☉  (39) 
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原子物理学に基づいた普通の恒星の構造理論が、うまく成功する基本的な理由

は(ℎ𝑐/𝐺)3/2𝐻−2という量が、恒星の質量の大きさ程度の値であるという事実

によると思われる。 

 Dimensionが質量になるような、定数 ℎ、𝑐、𝐺、𝐻の最も一般的な組み合わ

せは (ℎ𝑐/𝐺)𝛼𝐻1−2𝛼で、αは任意の数値である。α = 1.5、1.75、2.0の等差級

数に対して上の組み合わせで表される質量はそれぞれ5.4 𝑀☉、1.7 ×

1011 𝑀☉、9.5 × 1020 𝑀☉となり、その値はそれぞれ恒星、銀河系、宇宙の程

度の値である。後の二者が全く偶然に一致によるのか、あるいは現在でも未知

な何か原子論と宇宙論との間の、ずっと奥深い関係を示しているのかも知れな

い。 
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§２．恒星内部の電離状態 The ionization state in the stellar interior 

 恒星内部の概略の温度を推定するため，われわれは理想気体の状態方程式を

用い，それに含まれる平均分子量 𝜇 が，詳しい理論から0.5 < 𝜇 < 2.0の範囲

にあると述べておいた．次にその理由を調べよう． 

 ある𝜇の値を仮定したとする．すると§１で求めておいた不等式から恒星内

部の概略の温度が推定できる．この温度では，広範囲の密度の値に亘って，殆

どの元素が相当数の電子を失ってしまっていて，それが占める体積が著しく小

さくなり，それによる気体法則からのずれは無視できることがわかり，また電

離のために生ずる自由電子の数が極めて多く，平均分子量 𝜇（酸素 O = 16と

して，全ての自由粒子 1 個当たりの平均の質量）を決定するのは主に H と He

の相対量であって，その他の元素の相対量には余り依存しないことがわかる．

従って問題はある𝜇の値を仮定すると温度が決まる．温度が決まると原子の電

離状態が決まる．電離状態が決まると𝜇が決まる．この最後に得られた𝜇の値

が最初に仮定した𝜇の値に等しいかどうかである．このような議論はもっと定

量的に次のように考える． 

 電離平衡式 

 

  X(𝑛) ↔ X(𝑛−1) + e     (1) 

 

を考える．ここで X(𝑛)，X(𝑛−1)はそれぞれ，まだ𝑛個，(𝑛 − 1)個の束縛電子を

保有しているイオン（または原子），e は自由電子を表している．これらの 1 

cc 当たりの粒子密度を𝑁(𝑛)，𝑁(𝑛−1)，𝑁𝑒と書く．また，この電離に対する電

離ポテンシャルを χ(𝑛)とすればサハの熱電離の式により 

 

  𝑁(𝑛−1) 𝑁𝑒/𝑁(𝑛) 

  = {(2𝜋𝑚𝑘𝑇)3/2/ℎ3}{2𝑔(𝑛−1)/𝑔(𝑛)} exp{−𝜒(𝑛)/𝑘𝑇}  (2) 

 

あるいは電子圧 𝑃𝑒 = 𝑁𝑒𝑘𝑇 を用いて書けば 

 

  𝑁(𝑛−1) 𝑃𝑒/𝑁(𝑛) 
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  = {(2𝜋𝑚)3/2(𝑘𝑇)5/2/ℎ3}{2𝑔(𝑛−1)/𝑔(𝑛)} exp{−𝜒(𝑛)/𝑘𝑇} (2′) 

 

但し，𝑔(𝑛)，𝑔(𝑛−1)はそれぞれ，イオン X(𝑛)，X(𝑛−1)の分配関数である． 

ここで 

 

  exp {𝜓/𝑘𝑇} = (2/𝑁𝑒){(2𝜋𝑚𝑘𝑇)3/2/ℎ3} 

          = (2/𝑃𝑒){(2𝜋𝑚)3/2(𝑘𝑇)5/2/ℎ3}   (3) 

 

と置いて Dominant potential 𝜓を定義すれば，𝜓の値により電離状態を表すこと

ができる．何故なら，（統計的分配関数の因子を無視して） 

 

  𝑁(𝑛−1)/𝑁(𝑛) = exp{(𝜓 − 𝜒(𝑛))/𝑘𝑇}    (4) 

 

と書けるので，例えばもし 𝜓~𝜒(𝑛) であれば，𝑁(𝑛−1)~𝑁(𝑛)，即ち𝑛個の束縛

電子を持つイオン X(n)と，それが更に 1 回電離して(𝑛 − 1)個の電子を残す

X(n−1)との数が等しくなっている電離状態であることを示すからである．そこ

で第 1近似として 

 

  𝜓~𝜒(𝑛)      (5) 

 

の時，原子番号 𝑍の原子は殆ど (𝑍 − 𝑛) 回電離している（束縛電子は 𝑛 個以下

になっている）と言うことができる．(3)式は次のように書ける． 

 

  𝜓 = 198.416(𝑇/106)[(3/2)log(𝑇/106) − log𝑁𝑒 + 24.684] eV (6) 

 

あるいは 

 

  𝜓 = 198.416(𝑇/106)[(5/2)log(𝑇/106) − log𝑃𝑒 + 14.824] eV (6′) 

 

今，気体が 1 種類の元素（原子番号 𝑍，原子量 𝐴）から成ると考えよう．それ
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が(𝑍 − 𝑛)回電離すれば，生じた自由電子の粒子密度𝑁𝑒は 

 

  𝑁𝑒 = (𝑍 − 𝑛)𝜌/𝐴𝐻     (7) 

 

これを(6)式に代入すると 

 

  𝜓 = 198.416(𝑇/106) 

   × [(3/2)log(𝑇/106) − log 𝜌 + log {A/(𝑍 − 𝑛)} + 0.904] eV (8) 

 

ここで太陽中心の最新の理論値 

 

  𝑇𝑐 = 1.55 × 107 K 

  𝑃𝑐 = 3.4  × 1017 dyn cm−2 

  𝜌𝑐 = 160 g cm−3 

 

を用いて調べよう．このように高密度の物質に理想気体としてBoyle-Charlesの

法則を適用してよいだろうか．もし原子が中性原子のままであれば，その半径

は10−8 cm程度，例えばMg (Z = 12，A = 24.3) 原子では 1.58 × 10−8 cmで，

原子1個の占める体積は 1.65 × 10−23 cm3 である．従ってMg原子を隙間なく

ぎ っ し り 詰 め 込 ん だ と 仮 定 し て も ， そ の 密 度 は 𝐴𝐻/1.65 ×

10−23~2.45 g cm−3にしかならない．つまり気体のままでは上のような高密度

にはなり得ない． 

 しかし，太陽内部では高温のため，原子の電離が高度に進み，半径の遥かに

小さいイオンになってしまっている．電離が著しく進んでいることが予想され

るので，(6')式に 𝑃𝑒~𝑃𝑐と置いて太陽中心の値を当て嵌めてみると 

 

  𝜓𝑐~825 eV 

 

となる．大体この電離ポテンシャルのものまでは電離してしまっていることに

なる．原子番号𝑍の原子の最後の 1s 電子の電離ポテンシャルは近似的に
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13.598 Z2 eVと表せるので，窒素N (𝑍 = 7)までは完全に原子核だけになって

いる． 

 マグネシウムMg (𝑍 = 12，𝐴 = 24.3)の電離ポテンシャルについては 

  (1s)2(2s) Mg X  367.5   eV 

  (1s)2         Mg XI  1761.8 eV 

  (1s)           Mg XII   1963     eV 

だから，K 殻電子(𝑛 = 1)２個が残っているだけで，それより上位の電子はみ

な熱電離してしまっている．このような(1s)2 Mg XIイオンの半径は 

 

  𝑟1~𝑒2 𝑍/2𝜒~2.86 × 10−10 cm 

 

体積は 9.79 × 10−23 cm−3と小さくなっており，もしぎっしりと詰め込めると

すれば 𝜌~4.12 × 105 g cm−3の高密度にまで詰め込めることになる．これから

考えて太陽の中心で 160 g cm−3という密度はイオン 1 個当たりの空間はイオ

ンの大きさの 2,500 倍以上もあり，理想気体の法則が充分適用できることがわ

かる． 

 酸素 O (𝑍 = 8, 𝐴 = 16 ) の最後の電離ポテンシャルは 871.39 eVであるから，

(8)式によれば，𝑇 = 5 × 106 K， 𝜌 ≤ 25 g cm−3  に対して酸素原子は全ての束

縛電子を失っている．酸素の最後から 2 番目の電離ポテンシャルは739.32 eV

であるから，𝑇 = 5 × 106 Kでは，25 g cm−3 < 𝜌 < 40 g cm−3  の範囲の密度

に対して，酸素原子は多くて2個しか束縛電子を持てないことがわかる．この

ように広範囲の密度の違いに対しても平均分子量 𝜇  は16/9 = 1.78と16/7 =

2.29の間で僅かに変化するだけである． 

 同様に鉄Fe (𝑍 = 26, 𝐴 = 55.8) では，𝑇 = 5 × 106 Kで，𝜌 ≤ 2.4 g cm−3に対

して多くて4個の電子，2.4 g cm−3 < 𝜌 < 6.5 g cm−3 に対して多くて7個の電

子しか残しておけない．𝑇 = 107 Kでは，それぞれに対応する密度は

65 g cm−3と116 g cm−3である．そして平均分子量 µ の違いは55.8/23 = 2.43

と55.8/20 = 2.79とに過ぎない． 

 このような数字から次のような結論が得られる．恒星の内部で予想される条

件では，豊富な元素はかなり電離が進んでおり，理論の第１歩として理想気体
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の法則からのずれは無視してよい．また恒星の中で最も豊宴な元素H とHe は，

それぞれ陽子，α粒子，自由電子に完全に分離している． 

 以上の議論から，平均分子量 𝜇 については殆どの目的に対して次のような

簡単な考察で充分なことがわかる．種々な元素から成る混合気体を考え，原子

量𝐴𝑍の元素は気体 1 g 中に 𝑋𝑍 g 含まれているとする．このことを「その元素

の重さによる化学組成Chemical abundanceが 𝑋𝑍である」と言う．更にこの原子

番号𝑍の原子は，電離によって平均 𝐴𝑍�̅�𝑍 個の自由粒子（電離した自由電子と

残っているイオン自体の和）になっていると考える．すると混合気体 1 cm3中

の自由粒子の総数 𝑁 は 

 

  𝑁 = ∑ (𝜌𝑋𝑍/𝐴𝑍𝐻)𝑍 𝐴𝑍�̅�𝑍 = (𝜌/H) ∑ 𝑋𝑍𝑍 �̅�𝑍   (9) 

 

ここで ∑ は𝑍 混合気体を作る全ての元素についての和である．従って気体圧は 

 

  𝑃g = 𝑁 ∙ 𝑘𝑇 = (𝜌𝑘/𝐻)(∑ 𝑋𝑍𝑍 �̅�𝑍)𝑇    (10) 

 

これを(1.6)式と比較すれば 

 

  𝜇 = 1/(∑ 𝑋𝑍𝑍 �̅�𝑍)     (11) 

 

が得られる．上で考察したように，恒星内部の条件ではH とHe は完全に電離

しており，これらの元素に対して 

 

  �̅�1 = 2 および �̅�2 = 3/4    (12) 

 

他の全ての原子も高度に電離が進んでいることから，充分良い近似で 

 

  �̅�𝑍 ~ (𝑍 + 1)/𝐴𝑍 ~𝑍/𝐴𝑍 ~ 1/2    (13) 

 

と書くことができる．普通，H と He に対する化学組成 𝑋1，𝑋2 は特別に，そ
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れぞれ 𝑋，𝑌，その他の元素は 𝑍 (= 1 − 𝑋 − 𝑌)で表すが，(12)，(13)を(11)に

代入すれば 

 

  𝜇 = 1/[2𝑋 + (3/4)𝑌 + (1/2)(1 − 𝑋 − 𝑌)]   (14) 

 

簡単にすれば 

 

  𝜇 = 2/(1 + 3𝑋 + 0.5𝑌)     (15) 

 

この式を見れば，種々の化学組成に対して 𝜇 が 0.5 < 𝜇 < 2.0 の範囲にあるこ

とがわかる． 

 1 cm3当たりの自由電子の粒子密度 𝑁eは一般的に書けば 

 

  𝑁e = ( ρ/𝐻) ∑ (𝑋𝑍𝑍 /Az)(𝐴𝑍�̅�𝑍 − 1)   (16) 

 

(12)，(13)で表せる近似では 

 

  𝑁e = (𝜌/𝐻)[𝑋 + (1/2)𝑌 + (1/2)(1 − 𝑋 − 𝑌)] 

 

即ち 

 

  𝑁e = (1/2)(𝜌/𝐻)(1 + 𝑋)     (17) 

 

 𝜇 および 𝑁eの式 (15)，(17)を見てわかるように，恒星内部における 𝜇 の決

定の主な不確かさはHとHeの化学組成 𝑋，𝑌の不確かさに依ることがわかる．

後に述べるように，恒星の構造論の主要目的の一つが恒星内部におけるこれら

の化学組成の知識を求めることである． 

 

★太陽中心における粒子のエネルギー 

 太陽の中心部におけるエネルギーを調べる．量子統計力学によれば気体粒子
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1個当たりの運動エネルギーは 

 

  ε𝑘 = (3/2)𝑘𝑇 

 

であるから，これに 𝑇 = 1.55 × 107 Kを代入すると 

 

  ε𝑘 = 3.21 × 107 erg = 2.00 × 103 eV 

 

このエネルギーを 

 

  ε𝑘 = (1/2)𝑚𝑣2 

 

で電子の速度𝑣に換算してみると 

 

  𝑣 = 2.65 × 109 cm ∙ s−1 

 

となり，光速の 1割弱である．また 

 

  ε𝑘 = (3/2)𝜇𝐻𝑉2 

 

と置いて，原子量 𝜇 のイオンの速度 𝑉に換算してみると 

 

  V= 6.22 × 107𝜇−1/2 cm ∙ s−1 

 

 マグネシウムMg (𝑍 = 12, 𝐴 = 24.3) イオンでは 

 

  𝑉 = 1.26 × 107 cm ∙ s−1 

 

1 cm3 中の気体粒子の数は 𝜌/𝜇𝐻だから，1 cm3当たりの運動エネルギーは 
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  𝐸𝑘 = (𝜌/𝜇𝐻) ∙ (3/2)𝑘𝑇 

 

これに 𝜌𝑐~160 g cm−3，𝜇~1 を代入すれば 

 

  𝐸𝑘~3.09 × 1017 erg・cm−3  

 

となる． 

 

★太陽の中心部の輻射，即ち光量子のエネルギー 

 ウィーンWienの変移法則 

 

  𝜆𝑚𝑇 = 0.289, 780 

 

に 𝑇 = 1.55 × 107 K を代入すると 

 

  𝜆𝑚~1.87 × 10−8 cm = 1.87 Å 

 

即ち，輻射は軟X線SoftX-ray程度である．またStefanの法則から輻射エネルギ

ー密度は 

 

  𝑢 = 𝑎𝑇4   (𝑎 = 7.5641 × 10−15 erg ∙ cm−3 ∙ deg−4) 

 

だから，これに𝑇𝑐を用い 

 

  𝑢𝑐 = 4.366 × 1014 erg ∙ cm−3 

 

 𝐸𝑘と𝑢𝑐を比較してみると，太陽では気体の運動エネルギーに対して，まだ

まだ輻射エネルギーが小さく，従って輻射圧𝑃r，はガス圧𝑃gに比べて無視で

きる．しかし，高温，大質量の恒星になると，次第に輻射エネルギーの割合が

大きくなり，その強烈な輻射圧のために恒星そのものの安定性が問題になる． 
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★太陽定数 

 太陽定数から得られる太陽表面でのエネルギー放出量 Emittance 

 

  𝐹 = 𝜎𝑇𝑒
4 = 6.284 × 1010 erg ∙ cm−2 ∙ sec−1 

 

は太陽中心部の輻射エネルギー密度𝑢𝑐に比べて極めて小さい．即ち，太陽は

内部に莫大なエネルギーを保有しながら，その放出は微々たるものだとも言え

る．このことは輻射が恒星の内部を通して洩れにくい，即ち恒星内部の物質が

輻射に対して極めて不透明で，恒星内部の状態が，理想的に密閉された状態に

近いことを意味している．われわれがプランクPlanckの空洞輻射（黒体輻射）

の法則を適用できるのはこのような状態に基づいている． 
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§３．恒星内の熱輸送の機構 

 恒星は光度 Luminosity 𝐿で示される割合で，外部空間に絶えず輻射を放出し

ている（例えば，太陽では 𝐿☉ = 3.86 × 1033 erg ∙ sec−1）．このことは，合

計𝐿の割合で遊離されるエネルギー源が恒星の内部に分布していることを意味

している．われわれは後ほど，このエネルギー源である原子核反応の仮定を考

えるが，ここでは観測される光度𝐿に等しい熱エネルギーの連続的な流れが，

あたかも熱機関のように，高温領域から低温領域へと熱の流れによって保たれ

ていることだけを考えよう．従って恒星の内部では温度の傾斜が保たれている

と想像され，熱の輸送の機構が問題になる． 

 熱の輸送には伝導・対流・輻射の3種類の過程がある．恒星物質の熱伝導度

は（白色矮星のような特殊条件以外では）余りにも小さ過ぎて，太陽の場合に

推定したように，107K以上もある中心温度を保てない．残る熱輸送の過程は

対流と輻射であるが，どちらであるかを決めなければならない．一般的に言っ

て，対流は、対流がない場合に生ずる温度傾斜が、僅かな温度の変動に対して

不安定な場合に起こる．言い換えれば，結果的に生じた温度傾斜が温度の小変

動に対して安定な場合に限り，熱は輻射で輸送されると思われる．従って先ず

輻射平衡の条件で温度傾斜の式を求め，次にそれが実現するための条件を議論

しよう． 

 恒星内部の条件を考える時，どの部分についても局所的に温度輻射の法則

（および，実際的に，全ての熱力学的・統計力学的な法則）が適用できると認

めなければならない．それは，基本的には次のような理由による．われわれは

太陽の中心で温度は2 × 107 K 程度であることを知った．太陽半径は7 ×

1010 cmだから，太陽内部の平均の温度傾斜は 3 × 10−4 K ∙ cm−1という緩やか

さである．また後に述べるように，恒星内部の物質は輻射に対して非常に有効

な吸収体で，極めて不透明であって，恒星内部のどの点の物質も，周囲の僅か

数mm離れた物質からも有効に遮蔽されている．事実，恒星の内部では「一寸

先も見えない」．従って局所的には，実験室でも実現し得ないほどの熱力学的

平衡の条件が実現している．従って恒星内部の各点の輻射がプランクPlanckの

法則により，その点の局所的な温度𝑇だけで決まり 
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  𝐵𝜈(𝑇) = (2ℎ𝜈3/𝑐2)〔1/{exp(ℎ𝜈/𝑘𝑇) − 1}]   (1) 

 

だと考えてそう誤差はない．これに対応する輻射圧の式は(1.5)，(1.38)より 

 

  𝑃r = (4𝜋/3𝑐) ∫ 𝐵𝜈
∞

0
d𝜈 = (8𝜋5𝑘4/45𝑐3ℎ3)𝑇4 = (1/3)𝑎𝑇4 (2) 

 

である． 

 さて，熱の輸送が輻射で行なわれる時，恒星内部の温度傾斜は 

 

  d𝑃r/d𝑟 = d{(1/3)𝑎𝑇4}/d𝑟 = 𝜅𝐿(𝑟)𝜌/4𝜋𝑐𝑟2   (3) 

 

で与えられることを説明する．𝐿(𝑟)は半径 𝑟の球面を通って 1 秒間に流れる輻

射エネルギーの量（単位は erg），𝜅は不透明度係数 Coefficient of opacity である．

𝜅の定義は，1 cm2 当たり質量 d𝑚の薄層が，それに垂直に入射する輻射エネ

ルギーの 𝜅 ∙ d𝑚倍だけ吸収することで表わす（質量吸収係数）．(3)式を書き

換え 

 

  −d𝑃r = {𝐿(𝑟)/4𝜋𝑟2}𝜅𝜌 ∙ d𝑟(1/𝑐)    (4) 

 

とすれば物理学的な意味がよくわかる．左辺は第 1 図の小体積（半径 𝑟の点で，

半径方向に置かれた面積 1 cm2，厚み d𝑟の薄い物体）の上下両面に垂直に働

く輻射圧の差である．従って−d𝑃r は輻射の流れによって，この小体積が受け

取る運動量の割合である．𝐿(𝑟)は半径 𝑟の球の全面を横切って，毎秒流れる輻

射エネルギーの量だから，𝐿(𝑟)/4𝜋𝑟2 はその球面の単位面積当たりの流れの

割合，従って今考えている小体積を流れる割合である．小体積の質量は𝜌d𝑟だ

から，𝜅の定義によって，小体積に流れ込んだ輻射エネルギー𝐿(𝑟)/4𝜋𝑟2は，

その𝜅𝜌 ∙ d𝑟倍が吸収される．これによって小体積が受け取る運動量は，吸収

エネルギーを光速𝑐で割れば得られる．それが−d𝑃rに等しいのである． 

 この説明は(4)式の物理学的な意味を明らかにはするけれども，数学的に厳

密にこの式を導くには，理論物理学に基づいて，各周波数に対する吸収係数
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𝜅𝜈が適当に定義できるという事実を認めねばならない．𝜅𝜈の定義は，面積

1 cm2当たり質量d𝑚の物質の薄層が，周波数(𝜈，𝜈 + 𝑑𝜈 )の輻射に曝された時，

それが入射エネルギーの 𝜅𝜈d𝑚 倍だけ吸収すると言うことである．しかし，

それを認める時は，𝜅が適当に定義された 𝜅𝜈の調和平均: 

 

 (1/𝜅) 

= ∫ [1/( 𝜅𝜈{1 − exp(−ℎ𝜈/𝑘𝑇)})]
∞

0
(d𝐵𝜈/d𝑇)d𝜈/ ∫ (d𝐵𝜈/d𝑇)d𝜈

∞

0
 (5) 

 

である場合に限り，温度傾斜が(3)式の形で与えられることがわかる．これは

いわゆるロスランドRosselandの平均吸収係数である． 

 もし恒星の内部で輻射の吸収に与る物理過程がわかったならば，量子論に従

って，この過程の吸収断面積が求められ，それから得られるロスランド平均吸

収係数を(1)式に代入すれば，求めようとしている輻射過程による温度傾斜が

得られるはずである．しかし，恒星の不透明度 opacity の詳しい議論は後にし

て，ここでは(3)式で与えられる温度傾斜が温度の小変動に対して安定である

ための条件を考えてみよう． 

 先ず便宜的に(1.3)式と(3)式を組合せ 

 

  d𝑃r/d𝑃 = 𝜅𝐿(𝑟)/{4𝜋𝑐𝐺𝑀(𝑟)}    (6) 

 

を得る．ここでエネルギー遊離率の，恒星全体としての平均 𝜀 ̅ = 𝐿/𝑀と，半

径 𝑟以内での平均 𝜀(𝑟)̅̅ ̅̅ ̅̅ = 𝐿(𝑟)/𝑀(𝑟)との比を 𝜂とし 

 

  𝜂 = {𝐿(𝑟)/𝑀(𝑟)} ÷ (𝐿/𝑀) = 𝜀(𝑟)̅̅ ̅̅ ̅̅ /𝜀  ̅   (7) 

 

とすれば，(6)式は 

 

  d𝑃r/d𝑃 = 𝐿𝜅𝜂/4𝜋𝑐𝐺𝑀     (8) 

 

となる．この式を 𝑟 = 𝑟から 𝑟 = 𝑅まで積分し 
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  境界条件：恒星の表面 𝑟 = 𝑅で𝑃 = 𝑃𝑟 = 0   (9) 

 

を用いると 

 

  𝑃r = 𝐿�̅�𝜂(𝑟)̅̅ ̅̅ ̅̅ 𝑃/4𝜋𝑐𝐺𝑀     (10) 

 

を得る．ここで 

 

  �̅�𝜂(𝑟)̅̅ ̅̅ ̅̅ = (1/𝑃) ∫ 𝜅𝜂d𝑃
𝑃(𝑟)

0
    (11) 

 

は半径𝑟より外部における𝜅𝜂の，𝑃を荷重とした荷重平均値である．(8)式と

(10)式を組合わせると 

 

  (d𝑇/𝑇)rad = (1/4)(d𝑝r/𝑝r) = (1/4){𝜅𝜂(𝑟)/�̅�𝜂(𝑟)̅̅ ̅̅ ̅̅ }(d𝑃/𝑃) (12) 

 

を得る． 

 熱の輸送が輻射だけで行なわれている時は，常に(12)式の温度傾斜が成立っ

ていなければならない．この輻射傾斜（輻射平衡の場合の温度傾斜）の安定性

を調べるために，恒星の内部で最初，温度 𝑇，密度 𝜌であった質量要素 δ𝑚が，

突然温度増加 ∆𝑇(> 0)をしたと仮定しよう．すると，この要素は，その周囲

に対して，ある決まった量の圧力 δ𝑃(> 0)を及ぼすだろう．それは膨張し，

周囲より希薄になり，そのために浮力を生じて恒星の外方へ押し上げようとす

る力を受けることになる．問題は温度の小変動から起こるこのような物質の移

動が，どの条件の下で減衰し，平衡が回復できるかである．この解答を出すに

は，その擾乱を生じた要素δ𝑚の，その後の移動を追跡しなければならない．

この変移要素δ𝑚は運動につれて瞬間瞬間，常に周囲と圧力平衡を保つように

膨張・収縮をすると考えられる．即ち周囲の物質からこの要素に及ぼされる圧

力は，常にこの要素が周囲の物質に及ぼす圧力に等しいと考えられる．その上，
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この圧力平衡は全く急速に起こるので，外部からその要素へ熱の伝達はそれほ

ど生じないと考える．言い換えれば，この要素は移動の期間中，周囲の物質と

圧力平衡を保つように断熱的に adiabatically温度を変えるのだと考えられる． 

 さて，理想気体では準静的（可逆）断熱変化の場合，γを定圧比熱𝐶Vと定容

比熱𝐶Pの比 γ = 𝐶𝑃/𝐶𝑉として 

 

  𝑝g𝑉𝛾 = constant (ボアッソンの法則)   (13) 

 

の関係があり，また 

 

  𝑇𝑉𝛾−1 = constant     (14) 

 

の関係がある．この両式から𝑉を消去し，γとして単原子気体Monatomic gas の

値 γ = 5/3を用いれば，断熱過程の間に生ずる圧力・温度の増加には 

 

  (d𝑇/𝑇)𝑎𝑑 = 0 .4(d𝑝g/𝑝g)     (15) 

 

の関係がある．これを拡張して，輻射が存在する時にこの関係がどうなるかを

調べるために，一般的に物質と輻射が共存する場合の断熱方程式を求めよう． 

 理想気体の状態の物質と輻射とが含まれる系の内部エネルギーは 1 g 当たり 

 

  𝑈 = 𝑎𝑉𝑇4 + 𝐶𝑉𝑇     (16) 

 

ここで𝑎𝑇4 = (𝑢)は輻射エネルギー密度，𝑉(= 1/𝜌)は物質 1 g当たりの体積で

ある．熱力学第 1法則によって，この内部エネルギーの増加 

 

  d𝑈 = (∂𝑈/ ∂𝑇)𝑉d𝑇 + (∂𝑈/ ∂𝑉)𝑇d𝑉 

 

は，この系に与えられる熱量d𝑄と，外部からこの系に対してなされる仕事

 𝑊 = −𝑃d𝑉の和に等しく 
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  d𝑈 = d𝑄 − 𝑃d𝑉 

 

である．従って断熱方程式(d𝑄 =0)は 

 

  d𝑄 = (∂𝑈/𝜕𝑇)𝑉d𝑇 + (𝜕𝑈/𝜕𝑉)𝑇d𝑉 + 𝑃d𝑉 = 0  (17) 

 

この場合𝑃は全圧力 

 

  𝑃 = 𝑝𝑟 + 𝑝𝑔 = (1/3)𝑎𝑇4 + (𝐶𝑃 − 𝐶𝑉)(𝑇/𝑉)   (18) 

 

理想気体では 𝐶𝑃 = 𝐶𝑉 + 𝑘/𝜇𝐻 の関係がある． 

 (16)式から𝑈の微分を計算してみると 

 

  (∂𝑈/ ∂𝑇)𝑉 = 4𝑎𝑉𝑇3 + 𝐶𝑉 = (𝑇/𝑉){12𝑝𝑟 + 𝑝𝑔/(𝛾 − 1)}  (19) 

  (∂𝑈/ ∂𝑉)𝑇 = 𝑎𝑇4 = 3𝑝𝑟     (20) 

 

(18)～(20)式を(17)式に代入すれば 

 

  {12𝑝𝑟 + 𝑝𝑔/(𝛾 − 1)}(d𝑇/𝑇) = −(4𝑝𝑟 + 𝑝𝑔)(d𝑉/𝑉)  (21) 

 

が得られる．(18)式の全微分を計算すれば 

 

  d𝑃 = (4𝑝𝑟 + 𝑝𝑔)(d𝑇/𝑇) − 𝑝𝑔(d𝑉/𝑉)   (22) 

 

(21)，(22)式は組合わせて parametric に𝑃，𝑉，𝑇の中の 2 個の関係を表わして

いる．(1.30)式で定義した 𝛽(= 𝑝𝑔/𝑃)を用いて(21)，(22)を表わすと 

 

  {12(1 − 𝛽) + 𝛽/(𝛾 − 1)}(d𝑇/𝑇) = (4 − 3𝛽)(d𝜌/𝜌)  (23) 

  d𝑃/𝑃 = (4 − 3𝛽)(d𝑇/𝑇) + 𝛽(d𝜌/𝜌)   (24) 
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但し 𝜌 = 1/𝑉である．恒星の中で重要な 𝛾 = 5/3では，(23)式は 

 

  d𝑇/𝑇 = {2(4 − 3𝛽)/3(8 − 7𝛽)}(d𝜌/𝜌)   (25) 

 

(24)，(25)式から逐次 d𝑇/𝑇および (d𝜌/𝜌)を消去すれば 

 

  d𝑃/𝑃 = {(32 − 24𝛽一 3𝛽2)/3(8 − 7𝛽)}(d𝜌/𝜌)  (26) 

  d𝑃/𝑃 = {(32 − 24𝛽一 3𝛽2)/2(4 − 3𝛽)}(d𝑇/𝑇)  (27) 

 

従って，輻射が圧力や内部エネルギーに寄与する場合に(15)式に対応する式は 

 

  (d𝑇/𝑇)𝑎𝑑 = {2(4 − 3𝛽)/(32 − 24𝛽 − 3𝛽2)}(d𝑃/𝑃)  (28) 

 

となる．もし輻射圧が無視できる時は 𝛽 = 1で，(28)式は(15)式に戻る． 

 

 さて，前の議論に戻り，その移動期間中，変移要素の温度は周囲とは異なっ

た割合で変化することになる．この要素は周囲と圧力平衡にあると仮定してい

るから，もし 

 

  (d𝑇/𝑇)𝑎𝑑 > (d𝑇/𝑇)𝑟𝑎𝑑      (29) 

 

であれば，要素δ𝑚はある距離だけ外方に移動した点で，その周囲と同じ温

度・圧力・密度となる．要素は慣性のためその点を行き過ぎるかも知れないが，

やがて周囲に溶け込み，とにかく最

初の擾乱は衰える． 

 逆に最初，要素δ𝑚が温度の低下

を生じたとすれば，それは周囲より

密度が高くなり，もっと高密の領域

へ沈下するだろう．もし要素がやは
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り周囲と圧力平衡を保って断熱的に移動し，そして(29)式の条件が満たされて

いれば，その要素の物理的性質は間もなく周囲の物理的性質に等しい点に達す

るだろう．このような考察から次のように結論できる： 

 

もし条件(29)が満たされるならば，輻射平衡は安定であって，対流は起こらな

い 

 

(12)，(28)式を用いて，安定の条件(29)式を書換えれば 

 

  𝜅𝜂(𝑟)/𝜅𝜂(𝑟)̅̅ ̅̅ ̅̅ ̅ ≤ 8(4 − 3𝛽)/(32 − 24𝛽 − 3𝛽2)  (30) 

 

と表わすことができる．表には種々の𝛽の値に対して(30)式の右辺の数値が示

してある．輻射圧 𝑝rが無視できる重要な場合では 𝛽 = 1で，その条件は 

  

  𝜅𝜂(𝑟)/𝜅𝜂(𝑟)̅̅ ̅̅ ̅̅ ̅ ≤ 1.6     (31) 

 

となる． 

 

 

 さて，もし(31)の条件が破れたならば輻射傾斜は不安定になり，最初に何か

擾乱が生ずると，それはますます助長され強まって衰えない．上昇流・下降流

の系が起こって，それは存在する温度傾斜を（数値的に）小さくしようとする

効果を持つことになる．そして最後には僅かな超断熱傾斜 Superadiabatic 
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gradient の特徴を持つ定常状態が実現するだろう．定常条件の時でも，このよ

うな状態で緩やかな超断熱傾斜が残存するのは，もしそれが無くなれば，熱を

輸送すべき流れのための原動力が無くなってしまうからである．この最後に残

される超断熱傾斜の大きさは非可逆的に遊離されるエネルギーの量で決まり，

そのエネルギーは対流で運ばれなければならない．しかし対流の場合には，熱

は物質そのものの移動で運ばれるので，必要な超断熱過剰 Superadiabatic excess

は内部熱エネルギー𝑈に対する遊離熱エネルギーの比で決まるだろうし，それ

が極端に小さい量であることは明らかである．例えば 𝜌 = 1，𝑇 = 107 K で

 𝑈~107 erg・g−1 であり，他方𝜀~100 erg・g−1である．従って断熱過剰は無

視できほどごく小さい量になり，圧力・温度・密る度間の関係は，非常に良い

精度で断熱方程式で与えられることになるだろう．対流平衡では圧力・密度と

の関係は，もし輻射圧 𝑝𝑟が無視できる時は、ボアッソン Poisson の法則(13)か

ら 

 

  𝑃 = const. 𝜌5/3      (32) 

 

で与えられるが，輻射圧が無視できない時の圧力・密度の関係を求めてみよう． 

 (1.31)式から 

 

  d𝑃/𝑃 = −{(4 − 3𝛽)/3(1 − 𝛽)}(𝑑𝛽/𝛽) + (4/3)(d𝜌/𝜌)   (33) 

 

この式と(26)式とからd𝜌/𝜌を消去すると 

 

  𝑑𝑃/𝑃 = −{(32 − 24𝛽 − 3𝛽2)/3𝛽2(1 − 𝛽)} ∙ 𝑑𝛽  (34) 

 

積分すれば 

 

  𝑃 = const. 𝑒32/3𝛽(1 − 𝛽)5/3𝛽−8/3    (35) 

 

この式を(1.31)式に代入すれば 
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  𝜌 = const. {(1 一𝛽)/𝛽}𝑒8/𝛽     (36) 

  𝑇 = const. 𝑒8/3𝛽(1 一𝛽)2/3𝛽−2/3    (37) 

 

が得られる．(35)，(36)，(37)式は理想単原子気体（γ = 5/3）と輻射とを含

む場合の断熱方程式の parametric 表現である．(35)，(36)，(37)式で𝛽 =

1/(1 + 𝑦)と書くことにすれば 

 

  𝑃 = const. 𝑒32𝑦/3𝑦5/3(1 + 𝑦)  

  𝜌 = const. 𝑒8/𝑦𝑦     (38) 

  𝑇 = const. 𝑒8𝑦/3𝑦2/3  

 

と簡単な形で表わせる． 
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§４．恒星の不透明度  Stellar opacity 

 前節で述べたことにより，輻射平衡条件における温度傾斜を与える式(3.3)，

(3.5)を用いるには，前以て恒星内部における不透明度 opacity の知識が必要で

ある． 

 以前の推定から，恒星内部では大抵 𝑇 = 106~2 × 106 Kの範囲の温度を問

題にすることを知った．この温度範囲に対するプランクPlanck曲線の（振動数

νに対する）極大は 51.0～2.55 Å の間で変わる．従って恒星内部で扱うべき輻

射の性質は軟X線ないしやや硬X線のものである．また殆どの元素は高度に電

離し，多くて M 殻に数個の束縛電子を残すだけである．従って扱う恒星の内

部は，M 殻まで電離してしまったイオンによる X 線の吸収・放出の機構であ

る．実験室での X 線の実験から次のようなことがわかっている．X 線領域での

吸収の主な機構は 

 

1．原子核に束縛されている電子の光電電離（束縛－自由遷移） 

2．帯電したイオンや原子核の静電場での自由電子の加速（自由－自由遷移） 

3．自由電子によるトムソン－コムトン Thomson-Compton散乱 

 

である．これらの 3 機構の中，(1)が最も重要だが，(3)も他の吸収機構が有効

でなくなった場合には無視できない機構となる． 

 

 先ず光電子の脱出による吸収過程(1)を考えると，これは電離ポテンシャル

より大きいエネルギーの光量子に対してだけ有効である．従って電離ポテンシ

ャルを χ(𝑛) で表わせば，この原子の光電電離による吸収は，振動数 

 

  ν ≥ χ(𝑛)/ℎ      (1) 

 

に対してのみ可能である．量子論によれば，この極限より大きい振動数に対す

る吸収係数はほぼ近似的にν−3で減少する．特に核荷電 𝑍𝑒 の主量子数 𝑛の状

態にある電子を持つ原子は，振動数りの輻射束から輻射エネルギーを 
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  𝑎0(𝜈; 𝑍, 𝑛) = (64𝜋4/3 ∙ 31/2)(𝑍4𝑚𝑒10/𝑐ℎ6)(1/𝑛5)(1/ν3) 

    (𝜈 ≥ 𝜈𝑛 = χ(𝑛)/ℎ)  (2) 

 

の割合で吸収することが理論的に予想される．これに更に自由－自由遷移，即

ち荷電 𝑍𝑒のクーロン Coulomb 場における自由電子の加速によって生ずる吸収

(2)を加えなければならない．これは l cm3当たりの自由電子の数 𝑁𝑒とその速

度分布によって決まる．速度分布が温度 𝑇 のマクスウェル Haxwell 分布で与え

られると仮定すれば 

 

  𝑎0(𝜈; 𝑍, ∞) = (16𝜋2/3 ∙ 31/2){𝑍2𝑒6/ℎ𝑐(2𝜋𝑚)3/2}{𝑁𝑒/(𝑘𝑇)1/2}(1/ν3) 

       (3) 

を得る． 

 任意に与えられた組成，ある温度・電子圧の値に対して，吸収係数 𝜅𝜈の計

算は原理的には簡単である．先ず与えられた温度・電子圧を用いて統計力学

（サハ Saha の公式，ボルツマン Boltzman の公式）によって，与えられた原子

の種々の電離状態・励起状態の分布を決定する．種々の異なる原子の電離ポテ

ンシャルを大きいものから順に（各電離状態について適当に幾つかの励起状態

を考慮して）並べ，(2)，(3)式によって吸収係数 𝜅𝜈を 

 

   𝜅𝜈 = 𝐷/ν3      (4) 

 

の形で表わせる．ここで𝐷は階段関数 step function で，1 つの吸収端を過ぎる

と常に不連続に増加し，2つの相次ぐ吸収端の間では一定である．即ち 

 

  𝐷(ν) = 𝐷(ν𝑖 . ν𝑖+1) = const．   (ν𝑖 < ν < ν𝑖+1)  (5) 

 

これに対応するロスランドRosselandの平均吸収は(3.5)により 

 

  1/𝜅 = [∑ {𝐴1 × 𝐴2}𝑖 ]/𝐴3     (6) 

但し 
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  𝐴1 = {1/𝐷(ν𝑖 . ν𝑖+1)} 

  𝐴2 = ∫ [ν3/{1 − exp(−ℎ𝜈/𝑘𝑇)})]
ν𝑖+1

ν𝑖
(d𝐵𝜈/d𝑇)d𝜈 

  𝐴3 = ∫ (d𝐵𝜈/d𝑇)d𝜈
∞

0
 

 

で与えられる．この方法で種々な元素組成に対する吸収係数がストレームグレ

ン B. Stroemgren，P. H. Morse，Marjorie H. Harrison 等によって計算されている．

しかし，それらの計算結果を示す前に，結果がどの程度に仮定された化学組成

に依存し敏感であるかを調べる． 

 

 

 

 先ず水素H およびヘリウムHe はそれほど不透明度に関係しない．それは，

恒星内部の温度でそれらは陽子およびα粒子の形になっており，自由－自由遷

移でしか吸収に参加できないからであり，また吸収係数が𝑍2に比例するから

である．束縛－自由遷移の可能性がある場合には，自由－自由遷移はそれに比

べて常に非常に小さいのである． 

 第二に，ある特定の元素による吸収を考える時，これから起ころうとする電

離状態・励起状態のみが最も有効である．言い換えれば電離ポテンシャルがド

ミナント・ポテンシャルDominant potential 𝜓に近いような原子・イオンだけを

扱うことになる．従って𝜓がその元素の最後の K 殻電離ポテンシャルよりずっ
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と大きければ，この元素はもはや吸収には与らない． 

 さて任意のDominant potential 𝜓に対して，異なる元素は異なる準位にまで電

離するが，生じたイオンの更に次の電離ポテンシャルは，どの元素についても

ほぼ同じであり，従って種々の元素の有効荷電もほぼ同じである．もしある特

定の元素が 𝜓より相当小さいK殻電離ポテンシャルを持っているとすれば，即

ちエディントン Eddington の言葉を借りれば，≪最後のギロチン guillotine≫が

その元素に落ちてしまえば，この規則には例外が起こる．従って任意の温度・

密度における平均吸収係数は主として 𝜅(𝐾)~ 𝜓 である元素の相対量に敏感で

ある．温度 2 × 107K 程度では，比較的相対量の多い元素の中で最後の電離ポ

テンシャルが 871.39 eV である酸素だけが，ギロチンの落ちつつある厄介な

状態にある．従つて水素とヘリウムを除けば，特に相対量を知らねばならない

元素は酸素だけである．問題にしている温度領域では，他の重元素の相対量は

不透明度計算に全く入ってこないと言える．やがてわかるように，詳しい計算

をしてみれば，これがわかる．大抵の計算では重元素の相対量としてラッセル

混合Rassell-mixtureを便宜的に採用する．それは重量比で 

 

  Fe: Ca + K: Si: Na + Mg: O = 0.125: 0.0625: 0.0625: 0.25: 0.5 

 

の割合である．上記の注意によって，もっと低い温度ではそれほど問題にはな

らないのに，2 × 107K 程度の温度では，得られる不透明度が仮定する酸素の

相対量に敏感であろうということがわかる． 

 

 さて，詳細な計算の結果を示す．今まで発表された中で最も精密なのは

Morse のものである．Morse は Rosseland 平均吸収に対する最後の公式を次の

形で書いている: 

 

  𝜅 = 7.23 × 1024[∑ (𝑥𝑧𝑍2/𝐴𝑧)](1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)(𝑍>2 𝜌/𝜏𝑇3.5) (7) 

 

ここで，𝑥𝑧は原子番号𝑍，原子量 𝐴𝑧の元素の重量による相対量，𝑋，𝑌はそれ

ぞれ水素とヘリウムの相対量，𝜏 は𝜌，𝑇 および厳密に言えば仮定した化学組
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成によって決まる因子である．𝜏 は時にギロチン因子 Guillotine factor と呼ばれ

る．Morse とHarrison は種々の温度，密度，および幾つかの混合比に対してギ

ロチン因子 𝜏 を表にしている． 

 (7)式における(1 + 𝑋)と(1 − 𝑋 − 𝑌)の因子は，𝜅 が電子密度𝑁𝑒に比例し𝑁𝑒

がまた(1 + 𝑋)に比例するということ(2.17)，および不透明度に水素とヘリウム

が関係しない，即ち(1 − 𝑋 − 𝑌)に比例することによって入ってきている． 

 種々の温度・密度に対して，またラッセル混合および 

 

  Fe: Ca + K: Si: Na + Mg: O = 0.3: 0.05: 0.05: 0.2: 0.4 

 

という混合に対して，Morse が得たτ の値が表 14.5，表 14.6 に与えてあり，図

14.3，図 14.4に示してある． 

 表 14.5，表 14.6 のデーターを見れば，酸素を多く持っているラッセル混合

では比較的高温に対しては一様に 𝜏 が大きい（即ち 𝜅 が小さい）が，比較的

低温（𝑇～106 K ）では系統的な相異がないという特徴がわかる． 

 太陽に対して得られる範囲の温度・密度ではMorseの結果から，ギロチン因

子 𝜏 が 𝜌0.25 に比例して変わることがわかり，充分な請度で 

 

  𝜅 = 1025(1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)𝜌0.75𝑇−3.5   (8) 

 

と書くことができる．これは Schwarschildの得た近似である． 

 3 × 107 K 以上の温度に対しては，光電電離による不透明度は非常に急激に

減少し，吸収の主要な機構としては電子散乱だけが残る．われわれは実際硬 γ

線領域を扱うわけではないから，この過程に対して波長に無関係なトムソン

Thomson散乱係数，即ち 1自由電子当たり 

 

  𝜎𝑒 = 8𝜋𝑒4/3𝑚2𝑐4     (9) 

 

を用いることができる．これに対応する不透明度係数は 
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  𝜅 = 0.20(1 + 𝑋)     (10) 

 

であり，これが(1 + 𝑋)に比例するのは，𝜅が電子密度𝑁𝑒に比例することによ

る．(2.17)式を参照せよ． 
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． 
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§５．理論的質量－光度－半径関係および主系列星に対する恒星モデル 

 これまで述べた物理的な基礎に基づいて，平衡方程式から恒星の質量・光

度・半径・化学組成の間の一つの関係が導ける．先ず全圧力𝑃の中で輻射圧𝑝𝑟

の占める割合が無視できるような𝑀 ≤ 3𝑀☉の恒星（§1 を見よ）に限定しよ

う．平衡方程式を次の形で書く． 

 

  (1.3)：(𝑘/𝜇𝐻) ∙ d(𝜌𝑇)/d𝑟 = −𝐺𝑀(𝑟)𝜌/𝑟2   (1) 

  (1.4)：(d𝑀(𝑟))/d𝑟 = 4π𝑟2𝜌    (2) 

  (3.3)：d𝑇/d𝑟 = (3κ𝜌/16πac𝑟2𝑇3) ∙ 𝐿(𝑟)   (3) 

 

輻射温度傾斜を与える(3)式は§3で議論した意味において“安定な”場合にだ

け成立つ．そこの議論によれば，輻射傾斜はそれが断熱傾斜に等しくなる時に

ちょうど安定でなくなる．全圧力𝑃に対して輻射圧𝑝𝑟が無視できる時（β =

1），断熱的な𝑃と𝜌との関係は(3.24)により 

 

  d𝑃/𝑃 = {1 + (2/3)} ∙ d𝜌/𝜌    (4) 

 

で与えられるが，一般的に 

 

  d𝑃/𝑃 = {1 + (1/𝑛eff)} ∙ d𝜌/𝜌    (5) 

 

と書くことにすれば，輻射傾斜の安定性に対する条件は次のように表現できる 

 

輻射傾斜は，有効ポリトロープ指数 effective polytropic index 𝑛effが 1.5 より

大きい（𝑛eff > 1.5）限り安定である 

 

ちょうど𝑛eff = 1.5になる時に安定ではなくなり．この時から対流平衡が始ま

り，(3)式の代わりに圧力・密度の関係 

 

  (3.30)：𝑃 = const ∙ 𝜌5/3     (6) 



- 44 - 
 

 

を用いなければならない． 

 さて(3)式は前以て𝜅と𝐿(𝑟)がわかっていなければならない．𝜅については§

4で(4.7)式を用いるのにギロチン因子 𝜏 を 

 

  𝜏 = 𝜏0𝜌𝛼      (7) 

 

の冪の形で表わすと便利なことを示しておいた（太陽では 𝛼~0.25）．すると 

 

  𝜅 = 𝜅0𝜌1−𝛼𝑇−3.5     (8) 

 

と書ける．ここで𝜅0は 

 

  𝜅0 = (7.23 × 1024/𝜏0)[∑ (𝑥𝑧𝑍2/𝐴𝑧)](1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)𝑍>2  (9) 

 

を表わしており，恒星内部で組成がずっと一様であれば𝜅0は定数である．(8)

式の形の 𝜅 を用いると，輻射温度傾斜(3)式は 

 

  𝑑𝑇/𝑑𝑟 = −{3𝜅0𝐿(𝑟)/16𝜋𝑎𝑐} ∙ (𝜌2−𝛼/𝑟2𝑇6.5)   (10) 

 

となる．さらに恒星の内部における𝐿(𝑟)の知識が必要である．今，恒星の中

心から距離 𝑟における条件で，物質 1 gr当たり（非可逆的に）毎秒エネルギー

を生成する割合を𝜀(𝑟)とすれば 

 

  d𝐿(𝑟)/d𝑟 = 4𝜋𝑟2𝜌𝜀(𝑟)     (11) 

 

従って以下の理論では 𝜀(𝑟)についての何らかの仮定に依存する．𝜀(𝑟)に関し

ては，次の節で恒星のエネルギー源に戻るが，ここでの理論の進展には必ずし

も𝐿(𝑟)，𝜀(𝑟)の正確な知識がなくてもよいことに注意するのが重要である．事

実，多くの重要な結論は𝐿(𝑟)の正確な知識がなくても得られるし，また歴史
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的に見ても Eddington が質量－光度関係を得た当時はまだ原子核エネルギー源

の知識は完全ではなかった．その理由は，エネルギー源の正確な分布が未知で

あるとしても，𝜀(𝑟)が 𝑟とともに徐々に減少する関数であることは明らかであ

り，現実の分布が 2つの両極端 

 

  𝜀(𝑟) = 𝜀̅ = const．     (12) 

  𝜀(𝑟) = 0        (for  𝑟 ≠ 0)     (13) 

 

の間にあると考えることができるからである．この両極端はエネルギー源につ

いての，それぞれ一様モデルUniform mode1，点源モデル Point source model を

表わしている．さて，これらの何れの場合についても（そして，更に一般的に

𝜀 ∝ 𝜌𝑎𝑇𝑏の形で表わされる場合に対しても） 

 

  𝜅0𝐿 = const {𝑀5.5+𝛼/𝑅0.5+3𝛼} ∙ 𝜇7.5    (14) 

 

の形の積分が得られることが証明できる．先ず点源モデルについて，この関係

を求め，一様モデルについては後で考える．何れについても(14)の形となるが，

式中の比例定数 const はモデルによって異なることに注意しなければならない．

しかし，その違いはそれほど大きいものではなく，例えば 𝛼 = 0の場合，比例

定数は一様モデルの方が点源モデルの 2.6 倍になるだけである．従って結果の

関係の不確かさはそう大きくはなく，この不確かささえ最小に留めるような進

んだ考察ができる． 

 輻射傾斜の安定に対する条件(3.31) 

 

  {𝜅𝜂(𝑟)/𝜅𝜂(𝑟)̅̅ ̅̅ ̅̅ ̅} < 1.6     (15) 

 

により，点源モデルでは内部のある決まった点で輻射傾斜が不安定になる．何

故なら，この場合 𝐿(𝑟) = 𝐿だから 

 

  𝑟 → 0で 𝜂 = {𝐿(𝑟)/𝑀(𝑟)}/{𝐿/𝑀} = 𝑀/𝑀(𝑟) → ∞  (16) 
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となり，(15)の条件は必ず破れるからである．従って点源モデルは，必ず対流

平衡にある中心核を持たねばならない．対流核の内部ではエネルギー源の精確

な分布は（近似的な）断熱傾斜の維持には，それほど問題にならない．それに

よってただ小さい超断熱過剰の量が決まるだけである．従って，恒星の構造を

一見何ら変更しないで対流核内のエネルギー源を，かなり広い任意的な方法で

再分布することもできる．従って(13)の条件をもっと緩めて 

 

  𝜀(𝑟) = 0  （𝑟 > 𝑟𝑖に対して）    (17) 

 

と置き換えてもよいわけである．ここで 𝑟𝑖は対流核の半径を示しており，点源

モデルの特徴は不変のまま保たれている．後に判るように不透明度の法則(8)

で作られた点源モデルは恒星の全質量の9～15%を含む対流核を持つことにな

る．従って点源モデルの関係式が成立するためには，エネルギー源が中心部の

質量10～15%の領域に限定されているということだけが要求されるのである． 

 現在，原子核反応が恒星の主要なエネルギー源であることが判っている．何

故そう考えられるかという根拠については後に述べるが，ここでそれを持ち出

した理由は，それらの原子核反応が温度に非常に敏感で，恒星の質量の10%

を占める中心部が実際にエネルギーの殆ど全部を生成していると考えられるか

らである．こう考えてくると，点源モデルこそは他の如何なるモデルよりも恒

星の構造の考察に最適な出発点となることが判る． 

 最後に，化学組成について恒星の内部全体にわたって一様性か，あるいは幾

つかの仮定をしなければならない．これについては後に述べるが，差当って恒

星の内部を通じて𝑋，𝑌，𝜇が一定であると仮定しておこう． 

 𝐿(𝑟) = 𝐿の場合の(10)，(1)，(2)は Schwarzschild の行なったように，無元変

数 non-dimensional variables を使って変換すれば 

 

  𝑃 = (𝑝/4𝜋) ∙ (𝐺𝑀2/𝑅4)，𝑇 = 𝑡(𝜇𝐻/𝑘) ∙ (𝐺𝑀/𝑅)， 

  𝑀(𝑟) = 𝑞𝑀，𝑟 = 𝑥𝑅     (18) 
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を用いて，それぞれの式は 

 

  d𝑝/d𝑥 = −𝑝𝑞/𝑡𝑥2，d𝑞/d𝑥 = 𝑝𝑥2/𝑡   (19) 

および 

  d𝑡/d𝑥 = −𝐶 ∙ {𝑝2−𝛼/𝑥2𝑡8.5−𝛼}  （輻射平衡の場合）  (20) 

 

となる．ここで𝐶は 

 

  𝐶 = 𝐶(𝛼) 

   = {3𝜅0/4(4𝜋)3−𝛼𝑎𝑐}(𝑘/𝐺𝐻)7.5{𝐿𝑅0.5−3𝛼/𝑀5.5+𝛼𝜇7.5} (21) 

 

であるが，𝐿，𝑀，𝑅を太陽単位で表わして対数をとれば 

 

  log𝐶 = −30.725 + 0.3276𝛼 + log 𝜅0 + log(𝐿𝑅0.5−3𝛼/𝑀5.5+𝛼𝜇7.5) 

(22) 

 

となる． 

 (19)，(20)の解が満たすべき境界条件は，恒星の境界即ち𝑟 = 𝑅，𝑀(𝑟) = 𝑀

において圧力も温度も 0になる，𝑃 = 𝑇 = 0という事実に応じて 

 

  𝑝 = 𝑡 = 0，𝑞 = 1  （at 𝑥 = 1）    (23) 

 

である． 

 さて任意の 𝐶の値に対して，恒星の表面 𝑥 = 1における境界条件(23)を満た

すような(19)，(20)の解はただ一つだけ存在する．しかし，その解は一般には

恒星の中心 𝑥 = 0 における条件を満たしてはおらず，これを満たすものを選

び出せば 𝐶 が決定できる．このことは重要な結果であって，以下の議論の多

くはそれに関連がある． 

 

 任意に与えられた𝐶に対して，境界条件(23)を満たすような(19)，(20)の解，
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即ち恒星の境界近く（ 𝑥 → 1）における圧力と温度の様子を調べてみよう． 

 𝑥 = 1 近くの解を考える時，(19)式の d𝑝/d𝑥 の式中で 𝑞 ≒ 1で置き換えても

それ程大きい誤差は生じない．何故ならすぐ判るように恒星の表面近くの密度

は非常に緩やかにしか増加しないので，この領域における平衡式の積分で

𝑀(𝑟)と𝑀との差は無視できるからである．従って𝑥 = 1近くでは 𝑞 = 1と置き 

 

  d𝑝/d𝑥 = −𝑝/𝑡𝑥2，d𝑡/d𝑥 = −𝐶 ∙ {𝑝2−𝛼/𝑥2𝑡8.5−𝛼}   (for 𝑥 = 1) (24) 

 

両式で割算をして 

 

  d𝑝/d𝑡 = 𝑡7.5−𝛼/𝐶𝑝1−𝛼      (25) 

 

これは容易に積分できて，𝑝と𝑡が同時に0となるという境界条件(23)によって

積分定数も決定すれば，積分の結果は 

 

  𝑝2−𝛼 = {(2 − 𝛼)/𝐶(8.5 − 𝛼)}𝑡8.5−𝛼    (26) 

 

これを(24)のd𝑡/d𝑥に代入すれば 

 

  d𝑡/d𝑥 = −{(2 − 𝛼)/(8.5 − 𝛼)} ∙ (1/𝑥2)   (27) 

 

われわれの条件（ 𝑥 = 1で 𝑡 = 0）を満たすこの式の解は 

 

  𝑡 = {(2 − 𝛼)/(8.5 − 𝛼)} ∙ {1 − (1/𝑥)}   (28) 

 

これに対応する密度の解は（輻射圧を無視して），𝜌 = 𝜇𝐻𝑃/𝑘𝑇に変数変換

(18)を用い 

 

  𝜌 = {𝑀/4𝜋𝑅3} ∙ (𝑝/𝑡)     (29) 
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で与えられ，(26)，(28)，(29)で解が得られた．輻射平衡の部分のポリトロー

プ指数を求めるには，(26)，(29)から 

 

  d𝑝/𝑝 = {(8.5 − 𝛼)/(2 − 𝛼)} ∙ (d𝑡/𝑡) (= d𝑃/𝑃) 

  d𝜌/𝜌 = (d𝑝/𝑝) − (d𝑡/𝑡) 

 

であるから両式でd𝑡/𝑡を消去すれば(5)式の形となリ，ポリトロープ指数は 

 

  𝑛eff = {(8.5 − 𝛼)/(2 − 𝛼)} − 1 = 6.5/(2 − 𝛼) (𝑥 → 1) (30) 

 

の値で始まることになる．われわれが問題にしようとしている𝛼の範囲（太陽

に対して𝛼~0.25）に対して，これは1.5より大きく，恒星の外層部では輻射平

衡が安定である． 

 解(26)，(28)，(29)は勿論，境界 𝑥 = 1の近くでだけ成立するのであるが，

標準法 Standard method によって内方へと接続して行ける．そして解に沿って

内方に進んで行くと，有効ポリトロープ指数 𝑛eff は次第に減少し，ある一定

の点，例えば 𝑥 = 𝑥𝑖で 𝑛eff = 1.5となる．これが起こると輻射平衡は破れて対

流平衡が始まり，輻射平衡式(20)は使えず，この代わりに(6)から得られる 

 

  𝑝/𝑝𝑖 = (𝑡/𝑡𝑖)
2.5     (31) 

 

を(19)式と組み合わせて基本式としなければならない．ここで 𝑝𝑖，𝑡𝑖は 𝑛eff =

1.5となる点 𝑥 = 𝑥𝑖における 𝑝，𝑡の値である．従って 𝑥𝑖より内部の平衡方程式

は 

 

  (d/d𝑥)𝑡2.5 = −(𝑞/𝑥2)𝑡1.5， d𝑞/d𝑥 = (𝑝𝑖/𝑡𝑖
2.5)𝑡1.5𝑥2  (32) 

あるいは 

  2.5(d𝑡/d𝑥) = −(𝑞/𝑥2)， (1/𝑥2)(d𝑞/d𝑥) = (𝑝𝑖/𝑡𝑖
2.5)𝑡1.5 (33) 

 

となる．これらを用いて，解は 𝑥 < 𝑥𝑖に対して継続される．そして明らかに
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恒星の中心 𝑥 → 0に近付く時，質量 𝑞 → 0になることが必要である．一般に，

即ち任意に定めた𝐶の初期値で出発すれば，この要件が満たせない．そして，

この要求が満たされねばならないという恒星の中心における境界条件によって

𝐶が決まってくる．以上のようにして，何故ある決まった𝐶の値に対してのみ，

𝑥 = 1および 𝑥 = 0の両方における境界条件を満たすような解がただ一つだけ

存在するかということが判る． 

 この解を用いることによって，質量𝑀，半径𝑅の与えられた恒星に対して内

部の任意の点における圧力・密度・温度が(18)式で得られる．しかし，ここで

の議論の最も重要な結果は，質量・光度・半径の関係が得られたことである．

というのは𝐶が決定できる定数であるから(21)式は 

 

  𝐿 = {4(4𝜋)3−𝛼𝑎𝑐/3𝜅0𝐶}(𝐺𝐻/𝑘)7.5(𝑀5.5+𝛼/𝑅0.5+𝛼)𝜇7.5  (34) 

 

と書けるからである． 

 α = 0        ：Cowling によって最初に考察されたCowling model 

 α = 0.25：Scharzschildによって積分されたもので太陽に対応 

 α = 0.375，0.500，0.550，0.600，0.625：Williamson & Duff によって研究

された．これらの積分結果は表 7，表 8 に示されており，図 5，図 6 に描かれ

ている．2 つの代表的な恒星，太陽とシリウス A（Sirius A）に対してこれらの

モデルから予想される中心密度 𝜌𝑐，中心温度 𝑇𝑐などが表 9に示されている． 

 𝜅0 および 𝜇 は何れも水素，ヘリウムの相対量𝑋，𝑌で表わせるので［𝜅0   (§

5.9)，𝜇  (§2.15)参照］上の(34)式は恒星の質量 𝑀，光度 𝐿，半径 𝑅および水

素・ヘリウムの相対量 𝑋，𝑌の間の関係式であることになる．従って𝐿，𝑀，𝑅

の知られている恒星に対して(34)式は水素とヘリウムの相対量 𝑋，𝑌の間の関

係式を与える．この問題については後に考える． 

 

 さて議論を完全にするために，エネルギー源の一様モデルに対して(14)式を

求めてみよう．もし適度の質量の恒星に限定すればd𝑃/d𝑟の式中で輻射圧 𝑝𝑟 

の項が無視でき，この場合，不透明度の法則やエネルギー生成の法則が著しく

変わっても，質量，光度，半径の関係は，形が殆ど変わらないことを述べてお
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いた．正確に言えば静流体力学平衡式の中の𝑝𝑟 項が無視できれば，𝜅 ∝ 𝜌𝑐𝑇𝑑

で変わる不透明度法則に対して点源モデルでも一様源モデルでも，同じ形の質

量，光度，半径の関係がえられることが証明できる．何故こうなるかは興味深

いことである．この目的のために，不透明度法則が(8)式の形をしている場合

を考える． 

 エネルギー源が恒星内部で一様に分布している時 

 

  𝐿(𝑟) = (𝐿/𝑀)𝑀(𝑟)     (35) 

 

であり，変数変換(18)を行なえば平衡方程式は(19)，(20)に対応して 

 

  (d𝑝/d𝑥) = −(𝑝𝑞/𝑡𝑥2)；  (d𝑞/d𝑥) = 𝑝𝑥2/𝑡 

  (d𝑡/d𝑥) = −𝐶(𝑝2−𝛼/𝑥2𝑡8.5−𝛼)𝑞    (36) 

 

ここで定数𝐶は(21)式と同じ意味を持っている．d𝑝/d𝑥の式とd𝑡/d𝑥の式で割

算をすれば 

 

  (d𝑝/d𝑡) = (𝑡7.5−𝛼/𝐶𝑝1−𝛼)    (37) 

 

を得るが，この式を見ると点源モデルの場合に，境界近く（ 𝑥 → 1）で成立す

る式として得られた(25)式と同じである．従って(26)と同じ関係 

 

  𝑝2−𝛼 = {(2 − 𝛼)/𝐶(8.5 − 𝛼)}𝑡8.5−𝛼    (38) 

 

が今度の問題では（ 𝑥 → 1）に限定されることなく正しい積分となる．𝑝と𝑡が

このように関係していると，平衡方程式(36)は 

 

  (d𝑡/d𝑥) = −𝐶{(2 − 𝛼)/(8.5 − 𝛼)}(𝑞/𝑥2)   (39) 

および 

  (𝑑𝑞/𝑑𝑥) = {(2 − 𝛼)/𝐶(8.5 − 𝛼)}1/(2−𝛼) ∙ 𝑡6.5/(2−𝛼)𝑥2  (40) 
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となる．この 2 つの式から𝑞を消去すれば 2階の微分方程式 

 

  (1/𝑥2)(d/d𝑥){𝑥2 ∙ (d𝑡/d𝑥)} 

  = −{(2 − 𝛼)/(8.5 − 𝛼)} × {(2 − 𝛼)/𝐶(8.5 − 𝛼)}1/(2−𝛼)𝑡6.5/(2−𝛼) 

       (41) 

 

となり，これはいわゆる Lane-Emden の微分方程式である．これを解くのに満

たすべき境界条件は 

 

  𝑡 = 0;   d𝑡/d𝑥 = −(2 − 𝛼)/(8.5 − 𝛼)        (at  𝑥 = 1)  (42) 

 

この 2 階の微分方程式(41)は，任意の𝐶に対して境界条件(42)を満たす唯一の

解を持つ．他方，Lane-Emden方程式の理論から判ることは，𝑥 = 1において傾

斜d𝑡/d𝑥の種々の初期値で出発した(41)式の全ての解の中で，𝑥 = 0で有限で

残り得る解はただ一つしかない．他の解は全て原点 𝑥 = 0が特異点になる．境

界条件(42)を満たし，(41)の解が 𝑥 = 0で特異性を持たないためには，𝐶は決

まった値でなければならない．こうして一様源モデルの場合にも𝐶はやはり決

定される定数である．このようにして決められた定数𝐶の値は点源モデルの条

件で決められる値とは異なるが，それが決定される定数である限り，質量‐光

度‐半径の関係式は(34)式と同じ形をとる． 

 

水素対流層Hydrogen convection zone：(Solar System Astrophysics) 

 光球の下にある対流領域で起こっている物理過程については，まだ満足な理

論はないが，この領域を幾分でも理解することは，それが引き起こしている多

くの観測可能な現象のために重要である．対流領域では温度傾斜は 

 

  [𝜋𝐹]𝑡𝑜𝑡𝑎𝑙 = [𝜋𝐹]𝑐𝑜𝑛𝑣 = [𝜋𝐹]𝑟𝑎𝑑     (1) 

 

の式から計算しなければならない．このため対流フラックスの式が必要である． 
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 Schwarzschildの安定性・判別式を次の形で書こう． 

 

  {d log 𝑇 /d log 𝑃}𝑟𝑎𝑑 > {d log 𝑇 /d log 𝑃}𝑎𝑑    (2) 

 

 太陽の光球下の領域でこの不等式を議論するため，断熱傾斜を計算するのに

水素の電離を考慮する必要がある．断熱条件は熱力学第 1 法則から導ける．

𝐸/𝜌を単位質量当たりのエネルギー，1/𝜌を単位質量当たりの体積とする．す

ると熱力学第 1 法則は 

 

  d(𝐸/𝜌)十𝑃d(1/𝜌) = d𝑄 = 0    (3) 

 

であり，この式は 

 

  (d𝐸/𝑃) = (d𝜌/𝜌){1 + (𝐸/𝑃)}    (4) 

 

 ここで先ず運動エネルギーだけを持つ理想気体を考えよう．状態方程式は 

 

  𝑃 = 𝜌𝑘𝑇/𝑚𝐻𝜇      (5) 

又 

  𝐸 = (3/2)(𝜌𝑘𝑇/𝑚𝐻𝜇) = (3/2)𝑃    (6) 

 

これらの式の対数微分をとれば 

 

  (d𝑃/𝑃) = (d𝜌/𝜌) + (d𝑇/𝑇)    (7) 

  d𝐸 = (3/2)d𝑃      (8) 

 

(4)，(6)，(7)，(8)式から通常の関係 

 

  (d𝑃/𝑃) = (5/2)(d𝑇/𝑇)     (9) 
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が得られる． 

 一般にエネルギーは運動，電離，励起のエネルギーから成っている．この場

合 𝜌 = 𝜌(𝑇, 𝑃)，𝐸 = 𝐸(𝑇, 𝑃) あるいは 

 

  (d𝐸/𝑃) =    𝑐1(d𝑇/𝑇) + 𝑐2(d𝑃/𝑃)    (10) 

  (d𝜌/𝜌) = −𝑐3(d𝑇/𝑇) + 𝑐4(d𝑃/𝑃)    (11) 

 

これらの式は(8)，(7)式の一般化した類推 analog である．これらと断熱条件の

(4)式とから 

 

  [(d𝑇/𝑇)/(d𝑃/𝑃)]𝑎𝑑  

   = [−𝑐2 + {1 + (𝐸/𝑃)}𝑐4]/[𝑐1 + {1 + (𝐸/𝑃)}𝑐3]  (12) 

 

 もし水素の電離の影響を考えると，理想気体の法則(5)は 

 

  𝑃 = (𝑘/𝑚𝐻𝜇)(1 + 𝑥)𝜌𝑇     (13) 

 

ここで𝑥は電離度であり，また𝜇は 𝑥 = 0に対する時と同じ値をとる．すると

エネルギー（励起エネルギーを無視して）は 

 

  𝐸 = (3/2)𝑃 + (𝑥𝜌/𝑚𝐻𝜇)𝐼    (14) 

 

ここで𝐼は電離エネルギーである．これらの関係と Saha の公式とで，(12)式は

この場合 

 

  [d log 𝑇 /d log 𝑃]𝑎𝑑  

   = [1 + (1/2)𝑥(1 − 𝑥){(5/2) + (𝐼/𝑘𝑇)}] 

   ÷ [(5/2) + (1/2)𝑥(1 − 𝑥){(5/2) + (𝐼/𝑘𝑇)}2]  (15) 

 

電離度は 𝑥(1 − 𝑥)の積でだけ現われているので，傾斜はゼロ電離（ 𝑥 = 0）あ



- 55 - 
 

るいは全電離（𝑥 = 1）に対して同じであることに気付く． 
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Chapt．2．恒星のエネルギー源 

 

§６．太陽のタイム・スケール 

 前節で，主系列にある恒星の内部の温度および密度はそれぞれ2 × 107 K  お

よび100 g/cm3 程度に違いないことを知った．次の問題は，このような条件

で如何なる物理過程が起こり得るか，また観測されるエネルギー生成率を説明

し得るかということである．太陽では平均のエネルギー生成は 2 erg/gm ∙ sec

であるが，点源モデルの仮定に基づいて全エネルギーは対流核で遊離されねば

ならないから1.5 × 107 K ~ 2 × 107 Kの温度範囲では平均20~100 erg/gm ∙

secの割合でエネルギーが生成される過程が必要である．これらの過程の性質

を詳しく決める前に，先ず問題の一般的な提起を述べることは興味がある． 

 人類の活動に果たしている太陽エネルギーの中心的役割と言う観点に立てば，

知恵のある人間が非常に古くからこのエネルギー源に関心を抱いたことは当然

のことである．実際，全ての国や国民の神話の中には，この問題に対する空想

的な記録がある．しかしながら，物理学の知識に基づいた仮定が推進されるよ

うになったのは，僅かに前世紀以来のことである．そして，これらの初期の試

みの中で最も重要なものは，Helmholtz & Kelvin の《収縮仮設》Contraction 

hypothesis である．この仮設によれば，太陽エネルギーは太陽自身の緩やかな

収縮によって生成される．収縮とは物質が中心に向かって接近あるいは落下す

ることだから，重力のポテンシャル・エネルギーのある量が遊離され，熱とし

て利用さることになる．Helmholtz & Kelvinの仮設に基づいて，当時はそれ以外

にこのように大きいエネルギー源が知られていなかったので，これが太陽輻射

の源であると想像された．しかしながら，このエネルギー供給は無限に続く訳

にはいかない．そして収縮仮設によれば，太陽の“誕生”は 5 × 107年より以

前ではないことになる．収縮仮設に基づくこの太陽《年令》の推定は次のよう

にして得られる． 

 ポテンシャル・エネルギーΩは，無限に《拡がっている》物質を一定の分布

にに持ってくるのに（系に対して）なされる仕事として定義されるから，物質

の球対称分布に対してポテンシャル・エネルギーは 
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  Ω= −𝐺 ∫ 𝑀(𝑟)𝑑𝑀(𝑟)/𝑟
𝑀

0
    (1) 

 

が得られる． 

 さて温度𝑇における理想気体の内部（熱）エネルギーは1 gm当たり𝐶𝑉𝑇であ

る．ただし𝐶𝑉は定積比熱である．従って恒星の内部熱エネルギーは 

 

  𝑈 = 𝐶𝑉 ∫ 𝑇𝑑𝑀(𝑟)
𝑀

0
= {1/(𝛾 − 1)}(𝑘/𝜇𝐻) ∫ 𝑇𝑑𝑀(𝑟)

𝑀

0
  (2) 

   = {1/(𝛾 − 1)}(𝑘/𝜇𝐻)𝑀�̅� 

 

で与えられる．ここで𝛾は比熱の比（𝐶𝑃 /𝐶𝑉）であり，�̅�は平均温度である．

（矢張り輻射圧は無視している）． 

 (1.11)で得られた�̅�の式と(1)のΩの式を比較すれば 

 

  𝑀�̅� = −(1/3)(𝜇𝐻/𝑘)Ω     (3) 

 

を得る．これを(2)式に代入すれば 

 

  𝑈 = −{1/3(𝛾 − 1)}Ω     (4) 

 

従って全エネルギー（内部エネルギーとポテンシャル・エネルギーの和）は 

 

  𝐸 = 𝑈 +Ω= {(3𝛾 − 4)/3(𝛾 − 1)}Ω}   (5) 

 

 (4)，(5)式は A. Ritter と J. Perry によって独立に得られた式である．そしてこ

れは重力平衡にある恒星に対して全エネルギー𝐸とポテンシャル・エネルギー

Ωとの間の関係である．(5)式は輻射圧が気体圧に比べて無視できる場合にの

み当てはまる．重要な単原子気体 Monatomic gas，𝛾 = 5/3に対して 

 

  𝐸 = (1/2)Ω      (6) 
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を得る．また元 dimension の考察から，恒星の密度分布に依存する数値定数𝑞

を用い 

 

  Ω= −𝑞(𝐺𝑀2/𝑅)     (7) 

 

と書くことができる．先に考えた点源モデルに対しては 𝑞~1.5であって 

 

  𝐸~ − 0.75(𝐺𝑀2/𝑅)     (8) 

 

と書くことができるだろう．もしその恒星がある一定の速度で一様に収縮する

と仮定すれば，エネルギーは 

 

  −d𝐸/d𝑡 = −0.75(𝐺𝑀2/𝑅2)(d𝑅/d𝑡)   (9) 

 

の割合で遊離されるだろう．収縮仮設によればこれが恒星の光度に等しく 

 

  𝐿 = −0.75(𝐺𝑀2/𝑅2)(d𝑅/d𝑡)    (10) 

 

逆に，観測光度𝐿は，この仮設によれば，収縮速度が 

 

  (1/𝑅)(d𝑅/d𝑡) = −(4/3)(𝐿𝑅/𝐺𝑀2)   (11) 

 

で与えられることを示している．太陽の𝐿，𝑅，𝑀の値を代入すれば 

 

  (1/𝑅)(d𝑅/d𝑡) = −4 × 10−8  year−1   (12) 

 

を得る．この収縮速度では，太陽は2.5 × 107年の間には半径が1/𝑒になって，

すっかり様変わりしてしまうに違いない．同様に2.5 × 107年以前には，太陽

は現在と非常に違っていたと想像せざるを得ない．これが Helmholtz-Kelvin の

5 × 107年というタイム・スケールの根拠である． 
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 さて収縮仮設によれば避けられない結論，即ち太陽が108年昔には非常に違

っていたという結論は地質学的証拠，特にウラニウム－鉛の観測比から得られ

る岩石や鉱物の年齢の決定によるものと矛盾する．従って，収縮仮設は太陽エ

ネルギー，従ってまた主系列星のエネルギー源としては放棄せざるを得ない．

しかしながら，Helmholtz-Kelvin が想像したような恒星の収縮は，恒星進化の

ある時期に重要な役割を果たしていることは，なお可能である． 

 ここで述べた収縮説の議論によれば，次のようなことが判る．恒星のエネル

ギー源を探す場合に，現在観測されるエネルギー生成率を説明する物理機構で

あるだけでなく，その供給が十分長い期間継続し得るという要求も考えねばな

らない．このようにして太陽の場合，求める機構は現在の割合で，エネルギー

を少なくとも2 × 109年（これは地球で発見された最も古い鉱物の年齢である）

程度の期間供給しなければならない．言い換えれば恒星のエネルギーの問題は

Jeans も言ったように《強度の問題だけでなく，また期間の問題でもある》． 

 さて太陽程度の恒星に対して3 × 109年程度のタイム・スケールを認めるよ

うなエネルギー源は水素からヘリウムへの変換である．O = 16として水素の

質量は 1.00813 であり，ヘリウム原子の質量は 4.00389 である．その結果，4

個の水素原子が 1個のヘリウム原子に変換すれば 

 

  1.00813 × 4 − 4.00389 = 0.02862    (13) 

 

の質量に対応するエネルギーが遊離されるだろう．言い換えれば，1 gmの水

素は0.02862/(1.00813 × 4)～0.00071 gmに相当するエネルギー，即ち 

 

  0.0071 × 𝑐2 = 6.4 × 1018  erg    (14) 

 

を遊離するだろう．もしこの変換が太陽質量の約10%を含む対流核だけで起

こるとすれば，太陽光度を説明するためには核の物質1 gm当たり約 20 erg/

secを遊離しなければならない．もし更に水素の相対量が重さで50 %であると

考えれば，対流核の中には 
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  (1/20) × (1/2) × 6.4 × 1018 sec = 4.5 × 109 year  (15) 

 

を維持するに十分な水素があることになる．このような考えによれば，水素の

ヘリウムへの変換は要求される長期間継続し得るエネルギー源を提供する．し

かしながら，安全度にそれ程の余裕がないことに注意しなければならない．他

方，もし恒星の進化の期間中に内部の物質が十分よく攪拌されていると仮定す

れば，約 10 倍長いタイム・スケール，即ち 3 × 1010 年を得ることになる．し

かし物質は一様にmixされているだろうか．この問題はまた後ほど考える． 

 この議論で示唆されることは，恒星の内部で示された条件で，何か原子核反

応が起こり得るだろうかということである． 

 

 

  



- 64 - 
 

§7．炭素一窒素循環反応 

 実験室の実験で原子核反応は，例えば，陽子との衝突で起こり，変換が起こ

るためには陽子は必ずしも核を取り巻くポテンシャル障壁以上のエネルギーを

持たなくてもよいことが判る．この理由は，量子論によれば，核と衝突する陽

子は仮にそれがポテンシャル障壁を越えるほど十分なエネルギーを持っていな

くても核の中に潜りこむ tunneling 有限な確率を持っていることになる．特に

荷電 𝑍1e，𝑍2e，質量 𝑀1，𝑀1の 2 つの核が相対運動のエネルギー 𝐸 で衝突し

たならば，量子論によって，核が互いに貫入し《複合核》を作る確率は 

 

  𝑊 = exp[−2{2𝑀1𝑀2/(𝑀1 + 𝑀2)}1/2(𝜋2𝑍1𝑍2𝑒2/ℎ𝐸1/2)] (1) 

 

で与えられる．そこで 

 

  𝐸 = 𝑘𝑇𝑦      (2) 

 

と書き，数値を代入すると 

 

  𝑊 = exp[−1.068 × 105{𝐴1𝐴2/(𝐴1 + 𝐴2)}1/2(𝑍1𝑍2/𝑇1/2𝑦1/2)] (3) 

 

ここで𝐴1，𝐴2はH = 1とした時の核の原子量である． 

 (3)式によれば貫入の確率は107K 程度の温度でさえ極めて小さく，指数には

𝑍1𝑍2因子が含まれているので，衝突の一方が陽子でない核反応は一般に考え

る必要のないことは明らかである． 

 上記のように(1)式は《1衝突当たり》複合核を作る確率を与える．しかし，

衝突とは何だろうか？ これを定義するためには衝突断面積を決定しなければ

ならない．そして，それはもし2つの衝突核が衝突期間中にこの面積内を互い

に通過する時，それらが複合核を作る確率が 𝑊で与えられるようなものでな

ければならない．今考えているような形式の衝突に対する断面積は，衝突粒子

の質量中心が静止しているような座標系における，それら粒子の De Broglie 波

長で決定される．即ち 
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  𝜋𝜎2~ 𝜋(ℎ/2𝜋)2{(𝑀1 + 𝑀2)/𝑀1𝑀2}(1/2𝐸)   (4) 

 

熱的平衡条件のもとでは相対運動の運動エネルギーが（𝐸，𝐸 + d𝐸）の範囲に

ある衝突の数は単位容積当たり 

 

  𝜎2{2𝑁1𝑁2/(𝑘𝑇)3/2}{2𝜋(𝑀1 + 𝑀2)/𝑀1𝑀2}1/2𝑒−𝐸/𝑘𝑇𝐸d𝐸 (5) 

 

で与えられる．ここで𝑁1，𝑁2は 2種の核の単位容積当たりの数である． 

 (3)，(4)，(5)を組合せ，𝑦の範囲について積分すれば，単位時聞内に貫入に

成功する数として 

 

  {𝑁1𝑁2/(𝑘𝑇)1/2}(ℎ2/2𝜋)3{2𝜋(𝑀1 + 𝑀2)/𝑀1𝑀2}3/2 

   × ∫ exp{−𝑦 − 2𝑄3𝑦−1/2}𝑑𝑦
∞

0
    (6) 

 

を得る．ここで｛(3)式を見よ｝ 

 

  𝑄3 = 5.340 × 104 {𝐴1𝐴2/({𝐴1+𝐴2)}1/2 (𝑍1𝑍2/𝑇1/2)  (7) 

 

(6)式の integrand は 2 つの因子から成っていることが判る．1 つは 𝑦 → ∞とと

もに指数的に減少し（トンネル効果），他は0から1まで単調に増加する（衝

突確率）．そして𝑄3は一般に大きい数だから，最大値は𝑦の大きい値に対して

起こるに違いない．実際，最大値は 

 

  𝑦∗ = 𝑄2 = (1.418 × 103/𝑇1/3){𝐴1𝐴2/({𝐴1+𝐴2)}1/3(𝑍1𝑍2)2/3 (8) 

 

で起こる．この 𝑦∗の値に対応するエネルギーは 

 

  𝐸∗ = 𝑘𝑇𝑄2 = 0.1222{𝐴1𝐴2/({𝐴1+𝐴2)}1/3(𝑍1𝑍2)2/3𝑇2/3  eV (9) 
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である．この式に従って，陽子（ 𝐴1 = 1，𝑍1 = 1）と炭素核（ 𝐴1 = 6，𝑍1 =

12）との間の 𝑇 = 2 × 107 K における衝突について，成功する貫入は 27 keV 

程度のエネルギーで最も頻繁に起こる．この値は実験室で核反応が観測されて

いる最低エネルギーの約 1/10にしかならない．そのように小さいエネルギー

を扱うことを認めることが大切である． 

 さて(6)式の積分を近似的に求めてみよう．(8)式で述べたようにこの積分の

integrandは 𝑦 = 𝑄2で鋭い最大値を持つ．従って integrandの指数を𝑦 = 𝑄2の付

近で Taylor級数に展開すると 

 

  𝑦 + 2𝑄3𝑦−1/2 = 3𝑄2 + {(3/4)(𝑦 − 𝑄2)2/𝑄2} + O(𝑦 − 𝑄2)3 (10) 

 

従って積分の値は，𝑄が大きい数であることを考えて［(8)式参照］，積分の

中で(10)式を用いて得られる．積分は 

 

  𝐼 = ∫ exp (−𝑦 − 2𝑄3𝑦−1/2)d𝑦
∞

0
 

   ~ exp(−3𝑄2)∫ {−3𝑄2 → ∞}exp{−3(𝑦 − 𝑄2)2/4𝑄2}d(𝑦 − 𝑄2) 

   = 2(𝜋/3)1/2 ∙ 𝑄 ∙ exp(−3𝑄2)    (11) 

 

従って(6)の近似的な値は 

 

  {ℎ2/(2𝜋)3}{𝑁1𝑁2/(𝑘𝑇)1/2} 

   × {2𝜋(𝑀1 + 𝑀2)/𝑀1𝑀2}3/2 ∙ 2(𝜋/3)1/2𝑄 exp(−3𝑄2)  (12) 

 

 この式は温度 𝑇の集合で 2種の核間で起こる成功的な貫入数を与える．これ

は起こる核反応の数を表わしてはいない．この量を求めるには成功的な貫入に

続いて，何時でも成功的な反応が起こるのではないという事実を表わす因子，

即ち成功的な貫入に対して成功的な反応が起こる確率を(12)式に掛けねばなら

ない．この因子に関する状況は次のようである． 

 もし続いて起こるのが 2 つ以上の粒子への《複合核の分裂》disintegration で

ある場合には，貫入に続いて常に分裂が起こる．このような反応の例は 



- 67 - 
 

 

  Li7
3 十 H1

1 → 2 He4
2  

  B11
5 十 H1

1 → 3 He4
2  

 

他方，もし複合核が分裂するほど十分なエネルギーを持たない時には，陽子は

一般に再放出される．しかし，稀には複合核は𝛾線を放出し，輻射的に陽子を

捕獲する．このような輻射捕獲Radiative captureの例は 

 

  C12
6 十 H1

1 → N13
7 + 𝛾 

  C13
6 十 H1

1 → N14
7 + 𝛾 

 

などによるものである．輻射捕獲が稀にしか起こらないのは，複合核の輻射遷

移に対する平均寿命が複合核自身の平均寿命に比べて著しく長いからであり，

実際その比は106程度である．この顕著な例は次の 1組の反応である． 

 

  N14
7 十 H1

1 → O15
8 + 𝛾  1 

  N15
7 十 H1

1 → C12
6 + He4

2  103~104 

   

100 keV 程度の陽子エネルギーに対して後者は前者に比べて約103~104倍も

起こり易いことが観測されている． 

 (12)式に戻り，この式に 1 貫入当たりの反応の確率を表わす因子を掛けなけ

ればならない．この因子は一般に 

 

  Γ{𝑀1𝑀2/(𝑀1 + 𝑀2)}(𝑅2/ℏ)  (ℏ = ℎ/2𝜋)   (13) 

 

の形で書ける．ここで Γは反応に対する複合核の平均寿命の逆数であり，𝑅は

複合核の半径である．(13)式の第 2 の因子は，実質的には，複合核の振動の基

本周期であることが判るだろう．(12)，(13)式により，1 gr 当たり毎秒 2 種の

核問で起こる核反応数は 
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  𝑃 = {ℎ3/(2𝜋)3/2}(𝜌𝑥1𝑥2/𝑀1𝑀2){(𝑀1 + 𝑀2)/𝑀1𝑀2}1/2  

   × (Γ/ℎ){𝑅2/(𝑘𝑇)1/2} ∙ 2(𝜋/3)1/2𝑄 ∙ exp(−3𝑄2)  (14) 

 

で与えられる．この式に定数値を代入すれば次の形に書き替えることができる 

 

  𝑃 = 5.3 × 1025𝜌𝑥1𝑥2Γ{(𝐴1+𝐴2)3/𝐴1
4𝐴2

4𝑍1
3𝑍1

3}(8𝑅/𝑎)2 

   × [4250/𝑇1/3 {𝐴1𝐴2𝑍1
2𝑍1

2/(𝐴1+𝐴2)}1/3]2 

   × exp[−(4250/𝑇1/3){𝐴1𝐴2𝑍1
2𝑍1

2/(𝐴1+𝐴2)}1/3]  (15) 

 

この式で ℎΓ は eV 単位で表わしてあり， 

 

  𝑎 = ℎ2(𝑀1 + 𝑀2)/𝑒2𝑀1𝑀2𝑍1𝑍2 

 

は系のBohr半径である．密度や化学組成に無関係な量は 

 

  𝜆 = (𝑀2/𝑥2)(𝑃/ρ𝑥1)     (16)  

 

である．𝜆ρ𝑥1 = 𝑀2𝑃/𝑥2は与えられた type 2の核が type 1の任意の核と反応を

起こす毎秒の確率を表わしている．もし他に type 2の核を作る別の反応がなけ

れば，1/𝜆ρ𝑥1は type 2の核の平均寿命を与える． 

 Bethe は陽子誘導反応の実験結果を用い，(12)によって 𝑇 = 2 × 107 K，

𝜌𝑥1 = 30 gr/cc  に対して種々の核の平均寿命を計算している．その結果を，

最近の実験結果に基づいて修正し，表 14.10に示してある． 

 この表に示された平均寿命を一見して矛盾を感ずるかも知れない．何故なら，

核変換がかなり頻繁に起こるには軽原子核（Z2 < 8～9）との反応を考えなけ

ればならない．ところが軽い核は極めて急速に崩壊してしまうので，そのよう

なものを継続的なエネルギー源としては利用できないだろうと思われるからで

ある．この矛盾を解決する1つの方法は軽い核を含む一連の核反応の連鎖を考

えて，それに関係する核が永久に崩壊してしまわないようにすることである．

Bethe らの研究で示されたように，実際，このような連鎖反応は炭素と窒素の
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同位元素を用いて次のように作ることができる． 

 C12
6 核が H1

1 と衝突する場合に，唯一可能な反応は輻射捕獲によって N13
7

になることである． N13
7 は陽電子－活性 positron-active な核であって，平均寿

命 10.13 分で崩壊し，安定な炭素同位元素 C13
6 となる． C13

6 は H1
1 と衝突し

ても崩壊は起こらず，唯一可能な反応は H1
1 を輻射捕獲して N14

7 になること

である． N14
7 は矢張り H1

1 を輻射捕獲し O15
8 に変換することができる． O15

8

は陽電子－活性な核で，平均寿命約 2 分で崩壊して安定な N15
7 核になる．こ

の N15
7 は H1

1 との衝突で C12
6 と He4

2 （α粒子）に崩壌する．前述の注意に

よって，この最後の反応は以上の反応の中，最大の確率断面積を持っている．

今述べた反応の系列は次のように図示することができる（前前ページ挿入図）． 

 このように触媒 catalysis の作用をする炭素，窒素の同位元素によって，4 個

の陽子は 1 個のヘリウム核に変換される．この循環の間には，2 個の陽電子が

放出されるので荷電も保存されている．これら2個の陽電子は直ちに電子と結

合して消滅し，γ線に変わる．（e+ + e− → 2γ + 1.022 MeV）． 

 核反応の立場から，この炭素循環の最も著しいことは輻射捕獲が次々に起こ

ることである．これは。 C12
6 ， C13

6 ， N14
7 の核が，陽子との衝突では 2 つ以

上の粒子に分裂するのに十分なエネルギーを持つ複合核を形成できないために

可能である．これは，更に安定核の既知の質量からきている． 

 炭素循環の種々な反応の実験的データーが第 11表にまとめてある． 

 

 
 

 この表に示された定数は第 10表の平均寿命を計算するのに使われている． 

 この炭素循環の反応は，従って，前述の矛盾を解決している：それは軽い核
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とで起こっており，参加する核は何時までも破壊されてしまわない．それらは

水素からヘリウムへの変換でただ触媒の作用をするだけである．さてこの炭素

循環が太陽や主系列高温星の観測されたエネルギー生成率を説明する適当なエ

ネルギー源を提供することを示そう． 

 既に述べたように，4 個の水素原子が 1 個のヘリウム原子に変換すると，

28.6 milli-mass unit に相当するエネルギーが遊離される（§6.13）．しかしなが

ら，この変換が炭素循環によって完成される時は実際に利用できるエネルギー

は途中に起こる2つのβ過程のために，それより幾分少なくなる．何故ならβ

過程ではβ線スペクトルの最大のエネルギーの一部分だけが電子の運動エネル

ギーの形で利用でき，残りはニュートリノ neutrinoに行ってしまう（ニュート

リノはβ過程で電子と同時に放出されると考えられている）．そしてニュート

リノは物質とはごく弱い相互作用しかしないと信じられているので，それらは

恒星のように巨大な物体でさえ何の抵抗もなく貫通してしまうと想像される．

従ってニュートリノに渡されたエネルギーは恒星の熱源にはならずに全く失わ

れてしまう．こうして約5/8のエネルギーが失われると推定されるので炭素循

環に含まれる 2 つのβ過程で，ニュートリノ放出で損失するエネルギーは第

11表より 

 

  (1.30 + 1.85) × (5/8) = 2.0 mmu (milli − mass unit) 

 

である．従って 1回の炭素循環が完了した時に遊離されるエネルギーは 

 

  28.6 − 2.0 = 26.6 mmu = 0.0266 ∙ 𝑀𝐻𝑐2  erg 

 

であり，これに対するエネルギー生成率は最も起こり難い反応数 𝑃 (15)式 

 

  𝑃 = 𝑥N/𝑀N ∙ 𝑡 = 𝜆𝜌𝑥a𝑥N/𝑀N 

 

を掛け 
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  𝜀 = 0.0266𝑀H𝑐2 ∙ 𝜌 

   = 0.0266𝑀H𝑐2𝑥N/𝑀N ∙ 𝑡 

   = 0.0266𝑐2𝑥N/14 ∙ 𝑡     (17) 

 

で与えられる．ここで 𝑡は（実質的には最も長い N14
7 反応で決まる）炭素循

環の周期であり，𝑥Nは質量による窒素の相対量である．𝑇 = 2 × 107 K，𝜌𝑋 =

30 gr/ccでは第 10 表より 𝑡 = 2.2 × 106年であり，窒素の相対量 𝑥N~1 %と仮

定すれば，(17)式は 

 

  𝜀 = [{0.0266 × (9 × 1020) × 0.01}/{14 × (2.2 × 106 × 3.16 × 107)}] 

   = 246 erg/g ∙ sec     (18) 

 

同様に 𝑇 = 1.6 × 107 K，𝜌𝑋 = 120 g/ccでは 𝑡 = 4.1 × 107年となり 

 

  𝜀 = 13.2  erg/g・sec     (18’) 

 

となる．これらは明らかに太陽のエネルギー生成率を説明するのに要求される

オ一ダーである． 

 もし炭素循環が主系列早期星に対しても満足なものであるとすれば，ε は温

度 𝑇に極めて敏感なはずである．何故なら，太陽の中心温度の高  々30 % だけ

高温なシリウス A（Sirius A のWR は太陽の 1.3 倍）が太陽の 40 倍も大きい光

度 𝐿を持っているからである．実際，炭素循環はこれを説明し得るほど温度に

敏感なのであるが，これは次のようにして判る．［註 1.314~40］ 

 エネルギー生成率 ε は循環中最も遅い反応（ N14
7 反応）の確率に比例する

ので(15)式から 

 

  𝜀 = const 𝑇−3/2exp[−4250{𝐴1𝐴2𝑍1
2𝑍1

2/(𝐴1+𝐴2)}1/3𝑇−1/3] (19) 

 

となるが，この式から 

 



- 73 - 
 

  (𝑇/𝜀)(d𝜀/d𝑇) = −(2/3) + (1417/𝑇1/3){𝐴1𝐴2𝑍1
2𝑍1

2/(𝐴1+𝐴2)}1/3 

   = 𝑓(𝑇)      (20) 

 

即ち 𝑇 = 2 × 107Kで（炭素循環の N14
7 '4反応では） 𝑓(𝑇)~18となるので 

 

  (𝑇/𝜀)(d𝜀/d𝑇) = 18，(d𝜀/𝜀) = 18(d𝑇/𝑇)，𝜀 = const 𝑇18 

 

となり，この温度あたりでは 𝜀 は実質的に 𝑇18に比例する．同様に 𝑇 = 1.6 ×

107Kあたりでは 𝜀 は実質的に 𝑇20に比例する．これらの高次のために，𝑇の

30 %増加は 𝜀 の値にして約 110倍，190倍に相当する． 

 以上のような炭素循環の定量的な特微から，この循環が太陽や高温星のエネ

ルギー生成の問題の全ての要求を満たしていることが判る．ただし 𝜀 の計算に

用いられる循環の周期は実質的に最も反応の緩やかな N14
7 反応の反応時間を

用いている．しかし，この反応の確率は実験室での高エネルギー実験で得られ

る反応確率を（理論曲線に基づきながら）恒星内部での低エネルギー状態まで

外挿して求めた反応確率に依存している．原子核実験で時に見られるあるエネ

ルギー状態で反応確率が異常に高くなる共鳴現象が，もし未知の外挿域にある

とすれば，もっと起こり易い反応になるかも知れない．もしこのような事情か

ら，炭素循環の周期が次に緩やかな C12
6 反応に反応時間で決まることになれ

ば 𝜀 は 10倍も大きくなるであろう． 

 以下の理論では炭素循環が恒星の主要なエネルギー源の1つを与えることを

認めて進めよう． 
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§８．陽子－陽子反応 

 次に炭素循環と同じくらい重要なもう1つの核反応を考えよう．先ず，前述

の炭素循環が太陽以上の高温星のエネルギー源として十分であり，それが温度

の高次（𝑇18～𝑇20）に比例するという事実は，逆に考えると2 × 107 K 程度よ

りずっと低温では余り有効ではないだろうということを示している．2 ×

107 Kから1.5 × 107 K まで低くなれば，𝜀 は1/100以下に小さくなってしまう． 

 例えば，Krueger 60 のような赤色矮星（M dwarf）では 𝑀/𝑅値が太陽の約

（1/2）である．従って（第7表の欄外），𝑇𝑐が矢張り太陽の約（1/2）でなけ

ればならず，このため生成されるエネルギーは太陽の 0.000 001 倍程度でな

ければならないことになる．ところがこの恒星の観測光度はそれ程小さくはな

く，太陽の0.0015倍である．このことから赤色矮星の光度は炭素循環が唯一

のエネルギー源であるとした場合に期待される程低くはないと言える． 

 勿論この恒星が比較的大きい平均分子量を持つために温度が予想以上に高い

こともあり得るが，とにかく，かなり低温でも有効に働いて炭素循環を補うよ

うな核反応が別にあるかどうかを調べることは有意義である．Bethe と

Critchfieldが示したように，このような過程は 

 

  H1
1 + H1

1 → D2
1 + 𝛽+ + 𝜈 

 

という反応で存在する．この反応では 𝑍1 = 𝑍2 = 1 のため貫入確率は炭素循環

の場合より遥かに大きく（§7.3），従って𝑄2の値（§7.8）は， N14
7 十 H1

1 反

応では 5070/𝑇1/3 であったのに，この反応では 1126/𝑇1/3 である．しかし反

応全体の確率は，これがβ崩壊であるために著しく小さい．Bethe と Critchfield

はこの反応の確率を計算したが，彼らの公式中の物理定数を最近の推定値で修

正すれば，炭素循環の（§7.15）式に対応する 1 gr 当たり毎秒起こる反応数は 

 

  𝑃 = 2.3 × 107𝜌𝑋2(3380/𝑇1/3) ∙ exp(−3380/𝑇1/3)  (1) 

 

となる．この式によれば第 10 表の条件で H の平均寿命は，それぞれ 4.8 ×

1010年，2.4 × 1010年である．従ってこの過程では水素の燃焼は急速ではない． 
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 この陽子一陽子反応で生じた重水素核 deuteron D2
1 は殆ど即刻、 

 

  D2
1 + H1

1 → He3
2 + 𝛾 

 

の反応で破壊してしまう．それは第 10 表に見られるように恒星の内部では，

この反応は僅か数秒ほどの平均寿命しかないからである．生じた He3
2 核は

Li4
3 という安定核が存在しないために，陽子との反応が起こらずに安定であ

る．この He3
2 の形成に続く反応として 2つの可能な反応がある 

 

  He3
2 + He4 → Be7

42 + 𝛾 

  Be7
4 → Li7

3 + 𝛽+ + 𝜈     (A) 

  Li7
3 + H1

1 → 2 He4
2  

 

の反応と 

 

  He3
2 + He3

2 → He4
2 + 2 H1

1     (B) 

 

の反応とである．系列(A)は最初Betheが得たが，その後，Fowler & Lauritsenに

よって両者の中(B)の方がずっと起こり易いことが指摘された．その理由は，

後者が複合核の分裂に依存しているのに反して，前者は確率の小さい輻射捕獲

を含んでいるからである．系列(B)の連鎖反応をまとめて書けば 

 

  H1
1 + H1

1 → D2
1 + 𝛽+ + 𝜈 

  D2
1 + H1

1 → He3
2 + 𝛾     (B) 

  He3
2 + He3

2 → He4
2 + 2 H1

1  

 

 Fowler & Lauritsenによれば， He3
2 + He3

2  (B)反応の確率は He3
2 + He4

2  (A)

反応の確率の約 5 × 105 倍も大きいと推定される．ここで， He3
2 と He4

2 との

粒子密度の比が問題になってくる．反応確率が大きくてもその粒子が著しく少

なくてはいけない．恒星中の， He3
2 の相対量は，諸反応の永年平衡から決ま
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ってくる．例えば 𝑇 = 1.6 × 107 K，ρ𝑋 = 120 gr/ccに対して He3
2 の相対量

は陽子の約 10−5 倍である．従って仮に He4
2 が（数で）水素の（1/10）もあ

るとしても He3
2 + He3

2  の反応は He3
2 + He4

2  反応に比べて 400 倍も起こり

易いことになる．他方(B)反応では 2 回の H1
1 + H1

1 反応ごとにただ 1 回の割

合で4個の水素原子が1個のヘリウム原子に変換される．従って H1
1 + H1

1 ，

H1 +1 D2
1 ， He3

2 + He3
2  の反応で遊離されるエネルギーを 𝐸1，𝐸2，𝐸3とす

れば 1 陽子－陽子反応当たり遊離されるエネルギーは 𝐸1 + 𝐸2 + (1/2)𝐸3とな

るだろう．反応に含まれる核の質量の表から1陽子－陽子反応当たり遊離され

るエネルギーが 14.01 mmu あるいは 2.09 × 10−5 erg であることが判る．従っ

て陽子－陽子反応によるエネルギー生成法則の式は(1)から 

 

  𝜀 = 2.09 × 10−5𝑃(2) 

   = 481𝜌𝑋2(3380/𝑇1/3)2 ∙ exp(−3380/𝑇1/3)   erg/gr ∙ sec (2) 

 

𝑇 = 1.6 × 107 K，ρ𝑋 = 120 gr/cc に対して，この式は 

 

  𝜀 = 12.1 erg/gr ∙ sec     (2’) 

 

となる．このように恒星のエネルギー源として陽子－陽子反応は 1.6 × 107 K 

で既に炭素循環と同程度（§7.18’）有効である． 

 

 巨星の問題を考えると，今までと非常に異なる条件下にある．例えば

Capella（α Aur）を考えると，この恒星の𝑀/𝑅は太陽の 0.27 倍であるのに，こ

の星は𝜀 ̅ = 60 erg/gr ∙ sec を生成している．超巨星となると条件はもっと悪い．

従って巨星に対してはエネルギー生成の機構か，あるいは恒星の構造の何れか

が主系列星と著しく異なっているに違いないと結論せざるを得ない．現在の一

般的な傾向としては2つの中後者，即ち恒星の構造が異なっているという可能

性が考えられているが，未解決の問題の 1つである． 
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Chapt.３．恒星の組成 

 この章では，これまで概要を述べてきた理論を組み合わせて恒星の水素とヘ

リウムの相対量の知識がどうして得られるかを示そう．平衡方程式から導かれ

た質量－光度－半径の関係と，観測光度が既知の恒星エネルギー源（ここでは

炭素循環）で説明されるという要求から，この目的のために必要な2式を与え

る．恒星の組成を推定するこの方法を次の計算例で示そう． 

 

§９．質量－光度－半径関係 

 前述のように太陽類似の主系列星に対しては，不透明度 opacity の法則とし

て Schwartzschildの近似（§4.8），即ち 

 

  𝜅 = 1025(1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)𝜌0.75𝑇−3.5   (1) 

 

を用いるのが便利である．この近似に基づけば，今の議論に適切な恒星モデル

は表 14.7; 14. 8 の中で，“𝛼 = 0.25”と示した欄のものである．それに対応す

る質量－光度－半径関係は，（5.22），（5.34），表 14.7 を参照して数値的に

書けば 

 

  −5.5167 = −30.726 + 0.0819 + 25 

      + log[(1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)] + log[𝐿𝑅1.25/𝑀5.75𝜇7.5] (2) 

 

である．この式の 𝜇 に(2.15)を代入すれば 

 

  log[𝑀5.75/𝐿𝑅1.25] 

  = −0.126 + log〔(1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)(1.5𝑋 + 0.25𝑌 + 0.5)7.5] (3) 

 

を得る．この式をもっと便利な形で書けば 

 

  (1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)(0.75𝑋 + 0.125𝑌 + 0.25)7.5 

    = 7.41 × 10−3(𝑀5.75/𝐿𝑅1.25)    (4) 
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(2)，(3)，(4)式で，𝐿，𝑅，𝑀は太陽単位で表わしてあることを留意せよ． 

 (4)式は 𝐿，𝑅，𝑀が既知の恒星に対しては，𝑋と𝑌との間の1つの関係：質量

－光度－半径の関係を与え，このような関係を満たすことが平衡方程式によっ

て要求されるのである．太陽と Sirius A の場合に対して(4)式で表わされている

𝑋と𝑌との間の関係を図 14.7; 14.8に示す． 
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§10．エネルギー放出の式 

 (§7.18)式によって，2 × 107 K の温度では炭素循環は H および N の各 1 gr

当たり246 × (100/30)~820 erg/gr ∙ sec のエネルギーを生成し，この温度で

はエネルギー生成量が実質的に 𝑇18 に比例することを知った．われわれは実

際2 × 107 K 程度の温度を扱うわけだから（表 9 参照），十分よい近似として

炭素循環によるエネルギー遊離率を 

 

  𝜀 = 1440𝐶N(1 − 𝑋 − 𝑌)𝜌𝑋{𝑇/(2 × 107)}18  erg/gr ∙ sec (1) 

 

と書くことができる．𝐶NはHとHeを除いた重元素 (1 − 𝑋 − 𝑌) の中でNの占

める質量による相対量である． 

 ［(1)式の係数 1440 は表 10 に与えたデーターには対応していない．これは

𝑇 = 2 × 107 K，𝜌𝑋 = 30 gr の炭素循環に対する平均寿命の以前の古い推定値

（1.3 × 106  year）に対応している．この§での数値的な値は最近の断面積の

値に合うように修正されていない．これらの新しい断面積に従うなら(1)式の

係数は最初に述べたように820でなければならない．しかし，表9で示されて

いるように太陽の中心におけるもう少し低い温度（1.7 × 107 K）ではエネル

ギーの生成に陽子－陽子反応が実質的に寄与してくる．このことは(§7.18')，

(§8.21)からも明らかである．従って，これらの特殊な計算を修正するほどの

必要性もない］ 

 

(1)式は次のような形で書ける 

 

  𝜀 = 𝜀0𝜌𝑇18； 𝜀0 = {1440𝐶N𝑋(1 − 𝑋 − 𝑌)/(2 × 107)18 }  (2) 

 

𝜀 がこのように表わせる時，𝐿は(§5.11)により 

 

  𝐿 = 4𝜋𝜀0 ∫  𝜌2𝑇18𝑅

0
𝑟2𝑑𝑟     (3) 

 

で求められる． 
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 𝜀 が温度𝑇の非常な高冪に依存しているので対流核以外で生成されるエネル

ギーの割合は無視できる（これは最初点源モデルを用いたことの正当化であ

る）．従って(3)の積分を0 ≤ 𝑟 ≤ 𝑟𝑖（𝑟𝑖は対流核の半径）だけに限定すること

ができ，また核の中では 𝜌 が 𝑇3/2 に比例することを思い出し 

 

  𝐿 = 4𝜋𝜀0𝜌𝑐
2𝑇𝑐

18 ∫ (𝑇/𝑇𝑐)21𝑟𝑖

0
𝑟2𝑑𝑟    (4) 

 

核の質量は類似の式 

 

  𝑀(𝑟𝑖) = 4𝜋𝜌𝑐
2 ∫ (𝑇/𝑇𝑐)3/2𝑟𝑖

0
𝑟2𝑑𝑟    (5) 

 

で与えられるので 

 

  𝐿/𝑀 = 𝜀0𝜌𝑐𝑇𝑐
18 

    × [{𝑀(𝑟𝑖)/𝑀} ∫ (𝑇/𝑇𝑐)21𝑟𝑖

0
𝑟2𝑑𝑟 / ∫ (𝑇/𝑇𝑐)3/2𝑟𝑖

0
𝑟2𝑑𝑟] (6) 

 

と書くことができる．右辺の分子の integrandに入っている(𝑇/𝑇𝑐)の冪 21はエ

ネルギー生成の法則 𝜀 = 𝜀0𝜌𝑇𝜈  の指数𝜈によって決まる．今の場合では 𝜈 =

18である．[  ] の量は Schwartzschild によって 𝛼 = 0.25 を持つ点源モデルに対

して計算されている．彼は 𝜈 = 15，17，19に対して[  ]内の量がそれぞれ

1/41，1/47，1/54であることを見出だしている．従って 𝜈 = 18 に対して 

 

  𝐿/𝑀 = (𝜀0/50.5)𝜌𝑐𝑇𝑐
18     (7) 

 

今考えているモデルに対しては（表 7を参照し），𝑀，𝑅を太陽単位で表わし 

 

  𝜌𝑐 = 111.6(𝑀/𝑅3)，𝑇𝑐 = 2.589 × 107𝜇(𝑀/𝑅)  (8) 

 

［前の式の導出：太陽の平均密度 �̅� = 1.4109 だから 𝜌𝑐/�̅� = 79.1 の関係から

𝑀，𝑅を太陽単位で表わせば 𝜌𝑐 = 79.1 × 1.4109(𝑀/𝑅3)］ 
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 さて(2)，(7)，(8)式を組み合わせれば 

 

  𝐿/𝑀 = {1.440𝐶N(1 − 𝑋 − 𝑌)𝑋} 

    × {111.6(𝑀/𝑅3)}{1.295𝜇(𝑀/𝑅)}18 {(𝑀⨀/𝑅⨀)/50.5} (9) 

 

となる．この𝜇に(§2.15)式を代入すれば 

 

  (0.75𝑋 + 0.125𝑌 + 0.25)18 /𝑋(1 − 𝑋 − 𝑌) 

    = 0.666𝐶N(𝑀20/𝐿𝑅21)    (10) 

 

(10)式は𝐿，𝑀，𝑅の知られている恒星に対して，𝑋と𝑌との第 2 の関係を与え

る．観測された光度が既知のエネルギー源で説明されねばならないので，この

条件が満たされねばならない．この式をエネルギー放出の式と呼ぶことにしよ

う。 

 (10)式を用いるのに𝐶N = 0.25を仮定しよう．これは恒星のスペクトルから

の証拠によって導かれる炭素と窒素の和の相対量である．この値を恒星の内部

に対して採用するということは，恒星全体としての炭素と窒素の“初めの”相

対量が，現在恒星の大気で見出だされるのと同じであったことを事実上仮定す

ることになる．しかしながら，炭素循環がある期間働けば炭素，窒素およびそ

の同位元素の相対量は永年平衡に調和するように修正されてくることに注意し

なければならない．例えば，窒素と炭素とは（地球上や他の部分では，それは

ほぼ同量存在するのに），対流核の中では1.4 × 10−2の比で存在することにな

るだろう．後程この問題に戻ろう． 

 さて 𝐶N = 0.25 を仮定すれば(10)式は 

 

  (0.75𝑋 + 0.125𝑌 + 0.25)18/𝑋(1 − 𝑋 − 𝑌) 

    = 0.167(𝑀20/𝐿𝑅21)     (11) 

 

 太陽と Sirius A の場合に対し(11)から要求される𝑋と𝑌との関係が，図 14.7と

図 14.8 に一緒に示されている．この図から，質量－光度－半径関係とエネル
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ギー放出の式の両方が満たされるような𝑋と𝑌を見出だし得ることが判る．こ

の方法で決定される太陽と Sirius A の水素およびヘリウムの量は 

 

 

 上で用いた不透明度の法則の近似式や，仮定した窒素の量や， N14
7 反応に

対して採用したΓの値などに含まれる不確かさ，これらは全て結果の 𝑋，𝑌の

値に影響してくる．これらの不確かさを概略調べてみると（ 𝑋と𝑌とにおける

不確かさは逆符号だが），結果の相対量には ±5 %の誤差がある．このような

事実や，又太陽と Sirius A との間にあるに違いないモデルの明らかな変化を考

え合わせると，(12)で示される両星の組成の相異が真実かどうか決めるのは難

しい．今の場合としては，太陽と Sirius A が何れも，ここの議論の限界内で 

 

  𝑋 = 0.65 ± 0.05;     𝑌 = 0.31 ∓ 0.05;     1 − 𝑋 − 𝑌 = 0.04 ± 0.01 (13) 

 

としか結論できない． 

 恒星の内部やエネルギー生成の考察から導かれた組成(13)は恒星のスペクト

ル解析からの結果と驚くほどの良い一致を示している．後者では，恒星の大気

で 

 

  𝑋 = 0.70 ± 0.05;     𝑌 = 0.28 ∓ 0.05;     1 − 𝑋 − 𝑌 = 0.02 ± 0.05 (14) 

 

を示している． 

 以上の計算が行なわれた当時は，導かれる密度，温度の条件（表9の太陽の

欄参照）のもとで陽子－陽子反応が恒星のエネルギー源としてほぼ同程度に，

炭素循環に匹敵することが判っていなかった［(§7.18')，(§8.2')参照］．この

ことを最初に指摘したのは 1950 年，Epstein と Oke であった．Epstein はそれ

以来，炭素循環と陽子－陽子反応の両方のエネルギー源を考慮に入れて太陽に

対するモデルを計算した．太陽に対する彼の暫定的な結果は 

太陽 𝑋 = 0.593 𝑌 = 0.362 1 − 𝑋 − 𝑌 = 0.045     

Sirius A 𝑋 = 0.68     𝑌 = 0.28    1 − 𝑋 − 𝑌 = 0.04    (12) 
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  𝑋 = 0.82，𝑌 = 0.17，𝑇𝑐 = 1.5 × 107K，𝜌𝑐 = 150 gr/cc (15) 

 

である．Epstein はまた，もし対流核が存在するならば質量の 8 % 以下を含み，

恒星の半径の10 % 以下を占めるだろうということや，また僅か 30 % のエネ

ルギーだけが対流核で作られるだろうということを見出だしている．(13)式と

(14)式の“一致”から得られる結論は，今までの§で述べた理論が，これらの

恒星に対して，まあまあ正しい方向に進んでいるということである．特に炭素

循環は，太陽以上に高温な主系列星の主要なエネルギー源と考えて差し支えな

いだろう．この結論に達したことは重要なことであるが，幾分注意深い考察を

要する理論の状況に注意しなければならない．それは前述の仮定，即ち平均分

子量 𝜇 および水素，ヘリウム量が内部で一定であるとした仮定である．この

 𝜇，𝑋，𝑌一定の仮定は“詳細な”化学組成もまた恒星内部で一様であるかど

うかという更に大きい問題に関係してくる． 
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§11．恒星内部の物質の混合 

 前節の終わりで生じた問題を解決するには，恒星の内部の物質がどの範囲に

亘って，どれ程有効に混合されているかを調べなければならない． 

 対流核内の物質は如何なる場合でも対流によって十分混合されており，核内

部の組成は隅々まで一様であることは明らかである．恒星の中心部で最も有効

に働いている炭素循環は，中心部の水素を最も急速に燃焼してしまう．少なく

とも，この対流核内で持続する限りの水素の連続的な補給を保つのにこの対流

に依存しているので，核内の一様性は重要である． 

 対流核の外部，即ちenvelopeでは輻射平衡が成立ち，対流は起こらない．従

って最初のenvelope物質が一様組成であったとすれば，非一様性を生ずる原因

は熱拡散 thermal diffusion以外にはない．しかし，昔 Eddingtonが見積もった結

果では，太陽での熱拡散は1014~1015年もかかり，長過ぎて問題にはならない．

熱拡散の効果は無視される． 

 次に核の物質とenvelopeの物質とが相互に

混合される可能性を考える．それは内部に

大尺度の還流がある場合にのみ期待でき

る．太陽の自転で観測される赤道加速のよ

うな微分自転によって，子午面内に還流が

起こるかも知れない可能性を Eddington，

Rosseland，Randers 等が示唆している．しか

しその当時の彼らの考察にはPoincareの定理

からの結果，即ち対流核は如何なる場合で

も剛体のように自転するという事実を考慮

していない．もし核が剛体のように自転す

るとすれば還流は，たとえ存在しても図のような pattern になる筈であって，

今考えているような大尺度の流れは，envelope の物質をよく混合することはで

きても，envelopeの物質と核の物質とを相互に混合するのには役立たない． 

 以上のことから，今の条件のもとで最良の基本的な仮定は次のようなもので

あると思われる． 

 (a) 最初，恒星ができた時，組成は一様であった． 
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 (b) 対流核と輻射 envelopeとの物質は，相互に混合しない． 

 (c) 対流核内の物質は十分に混合されている． 

 (d) envelopeでは，𝑋，𝑌，𝜇 は最初のまま変わっていない． 

 (e) 核と envelope の間に何か組成の違いがあるならば，核反応の結果である． 
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§12．永年平衡 Secular equilibrium 

 前節の最後に述べた対流核と輻射envelopeとの間に組成の違いがあるかも知

れないという可能性は，詳しく考察すれば，大抵の恒星できっと起こっている

に違いない．何故なら炭素循環が働いている恒星の対流核では C12
6 ，

C13，6 N14
7 ， N15

7 などの原子核は永年平衡の状態にあるに違いないからであ

る．即ち，それらの原子核はそれぞれの平均寿命に比例する数で存在するに違

いない．太陽の内部での条件では，それらは次のような比になる．表 14.10 か

ら 

 

  𝑇 = 2 × 107 K，ρ𝑋 = 30 gr/cc とすれば 

  N14
7 ： N15

7 ： C12
6 ： C13

6  

    = 2.2 × 106：520：1.2 × 105： < 2.8 × 104 

    = 1：2.4 × 10−4：5 × 10−2：< 1.3 × 10−2  (1) 

 

  𝑇 = 1.6 × 107 K，𝜌𝑋 = 120 gr/cc とすれば 

  N14
7 ： N15

7 ： C12
6 ： C13

6  

    = 4.1 × 107：9.5 × 103：1.3 × 106： < 2.5 × 105 

    = 1：2.3 × 10−4：3 × 10−2：< 6 × 10−3  (1’) 

 

このような比で存在するに違いない．これらを地球上その他で見られる比 

 

  N14
7 ： N15

7 ： C12
6 ： C13

6  

    = 1：4 × 10−3：1：10−2    (2) 

 

と比較してみよう． 

 更に D2
1 ， He3

2 ， Li6
3 ， Li7

3 ， Be9
4 ， B10

5 ， B11
5 などの軽い原子核は相

互に変換される原子核反応で平均寿命が極めて短いため，主系列星の内部では

実際的に存在しない筈だということを知っているが，これらの元素の幾つかは

同じ恒星の大気では明らかに存在することが検出されている． 

 このように核の化学組成が，詳しく言えば，envelope のものと異なっている
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と結論せざるを得ない．そして“原子核反応の time scale”として推定された

4.5 × 109 年（§6.15）という観点からすれば，この期間中に炭素循環は何回

も循環するので，𝑋，𝑌値が核と envelope とで異なっている可能性も考慮しな

ければならない．しかし，この相異が原子核反応の結果であるとすれば 

 

  𝑋𝑒 + 𝑌𝑒 = 𝑋𝑐 + 𝑌𝑐；   𝑋𝑒 > 𝑋𝑐；  𝑌𝑒 < 𝑌𝑐    (3) 

 

でなければならない．e，cはそれぞれenvelope，核 coreを示している．このよ

うに水素，ヘリウム量が異なれば平均分子量 𝜇 (2.15)も当然異なってくる． 

 このような対流 core と輻射 envelope との境界面での 𝜇 の不連続は，境界面

の物理条件に関して興味ある問題を提供する．恒星の内部では明らかに圧力𝑃

と温度 𝑇は連続的でなければならないから，𝑝g = 𝜌𝑘𝑇/𝜇𝐻により，𝜇 の不連続

は密度 𝜌 の不連続を意味し，境界面（𝑟 = 𝑟𝑖）の両側 𝑟𝑖−𝑜（core 側），𝑟𝑖+𝑜

（envelope側）での不連続の比は 

 

  𝜌(𝑟𝑖+𝑜)/𝜌(𝑟𝑖−𝑜) = 𝜇(𝑟𝑖+𝑜)/𝜇(𝑟𝑖−𝑜)    (4) 

 

となっている． 

 更にこの境界ではHoyle & Lyttletonが指摘した条件がある．それは(3.12)式か

ら出てくるもので，その式によれば 

 

  𝜅{d log 𝑃 /d log 𝑇} = 4{�̅��̅�(𝑟)/𝜂(𝑟)}   (5) 

  

この式の右辺は 𝜂(𝑟)，�̅��̅�(𝑟)の性質から普通は不連続にならない．唯一の例外

は，恒星の内部のどこかの点の面上（実質的には．ある薄い球面層）で，エネ

ルギーが非常に効果的に生成され，この点で𝐿(𝑟)が不連続になる場合に限っ

て起こる（後程，この不連続の可能性も出てくるが）．これまでの話ではその

ような𝐿(𝑟)の不連続を想定してないので，左辺の  𝜅 d log 𝑃 /d log 𝑇  は境界面

で連続でなければならない．(§5.5)で定義した有効ポリトロープ指数 effective 

polytropic index 𝑛eff を用いれば，d log 𝑃 /d log 𝑇 = (𝑛eff + 1)だから，境界面で
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の 𝜅 d log 𝑃 /d log 𝑇 の連続性は 

 

  [𝜅(𝑛eff + 1)]𝑟𝑖+𝑜
= [𝜅(𝑛eff + 1)]𝑟𝑖−𝑜

   (6) 

 

と表わせる．(§5.8)，(§5.4)の不透明度 opacity 𝜅 の表示を用いると，この条

件は境界面で 𝑋，𝑌，𝜇 が不連続になっても 

 

  (𝑛eff + 1) 𝜇1−𝛼(1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)    (7) 

 

は連続だということになる． 

 対流coreと輻射envelopeとの境界面で(3)，(4)，(6)の条件を矛盾なく満たす

ような恒星モデルを作る問題は Ledoux によって見事に解決されたが，それは

幾つかのデリケイトな問題を提起する．彼の考えは幾分複雑過ぎて，ここでは

述べられないが，非常に重要なので，結果だけを述べておこう． 

 Ledouxは不透明度のKramers の法則 

 

  𝜅 = 1025(1 + 𝑋)(1 − 𝑋 − 𝑌)𝜌𝑇−3.5    (8) 

 

を仮定して質量－光度関係，エネルギー生成の両方程式を満たすような太陽の

モデルを計算したが，それは次のような性質を持っている． 

 

輻射 envelopeでは 𝑋𝑒 = 0.56，𝑌𝑒 = 0.40 である． 

対流 core は質量の 15.5 % を含み，2 つの部分から成る．中心部は質量の

15.1 % を含み，そこでは 𝑋𝑐 = 0.26，𝑌𝑐 = 0.70 である． 

遷移領域は質量の 0.4 % を含み，ここでは 𝜇 が徐々に減少する．境界面の

すぐ内側とすぐ外側の 𝜇 の値の比は 1.345である．coreと envelopeの主要

部に対する 𝜇 の値の比は 𝜇𝑐 /𝜇𝑒 = 1.352である． 

 

この Ledoux のモデルで興味があるのは次の点である．もし，最初に，core と

envelope の水素とヘリウムの量が同じであったと考えれば，太陽はその過去に
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おいて core の水素量が 56 % から 26 % に減少するだけ，H→He 変換をしたの

だと結論せねばならない．この減少は 

 

  𝑡 = (𝑀⨀/𝐿⨀) × 0.155 × (0.0071𝑐2) × (0.56 − 0.26) 

   ~ 5 × 109  year     (9) 

 

の期間で起こったことになる．これは文字通り太陽の年齢である． 

 勿論 Ledoux の作業モデルの示す特別な数値を余り信用し過ぎてはいけない

のは明らかである．彼の計算での興味は，考え得るタイム・スケールの間に

coreとenvelopeとの水素，ヘリウム量にかなりの変化が起こり得るという事実

にあるので，このことは，実際的には，一般的な基礎の上に予想されたことで

あった（§6 参照）．従って Ledoux の計算が修正され，他の恒星にまで拡張

されることが大切で，そうして初めて主系列星全体が同年齢であるか否かを確

定できるようになるのである． 
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§13．低温主系列星と巨星に関する備考 

 これまでの議論はエネルギーを炭素循環で生成している主系列星を対象とし

てきた．主系列星でももっと低温な恒星や，あるいは巨星となると条件はずっ

と違ってきて，それらについての確定的な性質は，まだ未知なことも多い．そ

こで二三の一般的な事柄だけを述べておこう． 

 先ず M 型矮星を考えると，それはエネルギーの多くを陽子－陽子反応で生

成していることを既に述べた．しかしこれらの恒星の中で，エネルギー生成に

ついて陽子－陽子反応と炭素循環の相対的な重要さは，それぞれの恒星の平均

分子量μによって著しく変わってくる．R. H. Allerの研究によれば，まだ両者の

役割の比率を断定することはできない．例えば，彼はKrueger 60に対して 

  X=0.11，Y=0.64で炭素循環がエネルギーの 60%を供給し 

  X=0.34，Y=0.64で陽子－陽子反応がエネルギーの殆どを供給するが， 

何れも解になり得ることを示している．しかもこの結論さえまだ最終的なもの

とは言えない．何故なら，このような比較的低温高密度の条件では不透明度κ

の知識がまだ極めて不確かなためである．しかし原理的にはこれらの恒星の問

題解決もそう困難ではないと考えられる． 

 巨星について考えれば全く異なる条件が出てくる．確信を持って言い得るこ

とは，「もし巨星の内部構造，即ち密度や温度の分布が主系列星と同じだと仮

定すれば，その大きい観測光度をうまく説明できる既知のエネルギー源はない」

と言うことである． 

 現在，われわれが考えている巨星は，対流核の水素が使い果たされそうにな

って，そのため中心領域で密度の急な傾斜が起こっている恒星進化の1段階で

あると言うことである． 
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Chapt.４．白色矮星の構造 

 

§14．縮退電子ガスの状態方程式 

 これまでの恒星構造の議論は理想気体の状態方程式（ボイル・シャール

Boyle-Charlesの式） 

 

  𝑝 = (𝑘/𝜇𝐻)𝜌𝑇      (1) 

 

が妥当な第1近似として成り立つという仮定の下に進んできた．しかし，平均

密度が105~106 gr/cc の範囲に達する白色矮星を考えるようになれば，この仮

定は成り立たなくなる．このような密度では物質は文字通り潰れてしまって完

全電離の状態にある．従って，この条件の下では，古典的気体運動論に基づい

て， 

 （１）原子核や電子の体積が有限であるという点から，あるいは 

 （２）帯電粒子間の静電引力または反発力の点から， 

理想気体の法則からのずれが予想される．しかし，原子核や電子の半径が

10−13 cm (1 fermi)という小さいものだから，（１）から予想される気体法則

の不完全さは 108 gr/cc ほどの密度でも無視できることが確かめられる．また

（２）から生ずるずれもそう重要ではないことが判る． 

 しかしながら，R. H. Fowler が最初に指摘したように，量子論や Pauli の禁制

原理による制限から，古典論の気体法則からのずれの重大な原因が生ずる．周

知のように Pauli の禁制原理は原子内の 2 つの電子が量子数の同じ組合せを持

つことを許さない．しかし量子数は原子内の束縛電子と同様に自由電子につい

ても割当てることができ，Pauli の原理は矢張り量子数の同じ組を持つ 2 つの

自由電子を禁止する．与えられた容積に閉じ込められた電子に対して，量子論

は 1 cc 当たり，運動量（ 𝑝，𝑝 + d𝑝）の範囲に 

 

  (2/ℎ3)4𝜋𝑝2d𝑝      (2) 
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個の状態を割当てる．量子状態の数(2)は次のように理解してよい．6次元の位

相空間を体積 ℎ3の細胞に分割し，各細胞には，スピン spin の向きの異なる 2

個の状態が許される． 

 (2)式は運動量（ 𝑝，𝑝 + d𝑝）の自由電子に対して許される状態の数が，こ

れだけしかないことを示しているので，Pauliの禁制原理によって 

 

  𝑁(𝑝)d𝑝 ≤ (2/ℎ3)4𝜋𝑝2d𝑝    (3) 

 

でなければならない．ここで，𝑁(𝑝)d𝑝は運動量（ 𝑝，𝑝 + d𝑝）を持つ電子の

 1 cc当たりの数である．他方，状態方程式(1)の基礎になっているMaxwellの速

度分布の法則は，運動量（ 𝑝，𝑝 + d𝑝）の範囲の電子の数が，1 cc 中の電子総

数𝑁𝑒に対して 

 

  𝑁(𝑝)d𝑝 = {𝑁𝑒/(2𝜋𝑚𝑘𝑇)3/2} ∙ exp(−𝑝2/2𝑚𝑘𝑇) ∙ 4𝜋𝑝2d𝑝 (4) 

 

であることを予想させる．(3)，(4)を比較して，もし 

 

  𝑁𝑒/(2𝜋𝑚𝑘𝑇)3/2 > 2/ℎ3     (5) 

 

となるほど𝑁𝑒が大きくなれば，Pauli の原理に背くことになる．今，電子 1 個

当たりの分子量 𝜇𝑒  を用いて 

 

  𝑁𝑒 = 𝜌/ 𝜇𝑒  𝐻      (6) 

 

と置けば(5)の不等式は 

 

  𝜌 > 2 ∙ {(2𝜋𝑚𝑘𝑇)3/2/ℎ3} 𝜇𝑒𝐻 = 8.1 × 10−9 𝜇𝑒𝑇3/2  (7) 

 

と表わせる．これにより 𝜇𝑒 = 2，𝑇 = 106 K に対して，密度 𝜌 > 16 gr/ccと

な 
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る時に Maxwell 分布(4)，従って気体

法則(1)からのずれを確実に予想しな

ければならない．白色矮星内に見ら

れるもっと大きい密度に対しては，

それに応じて理想気体の状態方程式

からの，もっと大きいずれを予想し

なければならない．これが前述の

Fowlerの指摘である． 

 𝜌が(7)式の限界より著しく大きく

なる時には，図 14.10 から容易に判る

ように，そこに示された形の分布が

実現する．即ち，ある𝑝0より小さい𝑝

に対して 

 

  𝑁(𝑝)~(2/ℎ3)4𝜋𝑝2         (𝑝 < 𝑝0)

   (8) 

 

𝑝0を越える 𝑝に対しては指数的に減少してしまう．点線で示された Mawell 尾

部が全電子中に占める割合は，温度一定で密度が次第に増大するにつれて次第

に小さくなるだろうと考えられる．高密度（あるいはゼロ温度）の極限では 

 

  𝑁(𝑝) = (2/ℎ3)4𝜋𝑝2   (𝑝 ≤ 𝑝0) 

  𝑁(𝑝) = 0       (𝑝 > 𝑝0)    (9) 

 

の分布が実現すると予想される．(7)の不等式が強い禁制である限り，分布関

数のこの極限形(9)が妥当な第 1近似を与えると想像してよい． 

 𝜌 ≫ 8.1 × 10−9 𝜇𝑒𝑇3/2で分布関数(9)がよい近似である場合に，電子気体は

Femi-Dirac統計の意味で高度に縮退していると言う． 

 完全に縮退した電子気体に対して𝑝の最大値𝑝0は 
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  𝑁𝑒 = ∫ 𝑁(𝑝)d𝑝
𝑝0

0
= (2/ℎ3) ∫ 4𝜋𝑝2d𝑝

𝑝0

0
= (8𝜋/3ℎ3)𝑝0

3  (10) 

 

によって電子の粒子密度𝑁𝑒と関係している．𝑝0は時に Femi threshold（閾値）

と呼ばれる． 

 白色矮星内では105  gr/cc を越える密度に達するので，内部の電子気体は上

記の意味で高度に縮退していることが予想される．しかし天体物理学で考慮す

べき1つの重要な要素がある．それは電子が白色矮星内でのように高密度で縮

退する時，電子の相当数は光速に匹敵する速度を持つことになると言うことで

ある．これは次のようにして確かめられる．(6)，(10)により 

 

  𝑝0/𝑚𝑐 = {(3/8𝜋)𝑁𝑒ℎ3}1/3(1/𝑚𝑐)~10−2  𝜇𝑒
−1/3𝜌1/3  (11) 

 

𝜌~106程度の密度で 𝑝0~𝑚𝑐となるが，相対性理論から電子の速度𝑣と運動量𝑝

との関係が 

 

  𝑝 = 𝑚𝑣/{1 − (𝑣/𝑐)2}1/2     (12) 

 

で与えられるので，𝑝0~𝑚𝑐は𝑣0~0.7𝑐の場合に相当する．更に高密度では，分

布関数(9)の形のため，相対論的速度で運動する電子の割合いは急激に増大す

る．縮退気体における圧力，密度関係式を導く場合に注意すべき重要な要素で

ある． 

 縮退気体内の圧力を計算するのに定義によって圧力とは気体内の単位面積を

通って運ばれる運動量の割合いであることを思い出そう．従って全く一般的に 

 

  𝑃 = (1/3) ∫ 𝑁(𝑝)𝑝𝑣𝑝d𝑝
∞

0
    (13) 

 

が得られる、ここで 𝑣𝑝は運動量 𝑝に対応する速度である．速度が光速に近付

いていることを予想し，特殊相対性理論に従って質量の変化を考慮し 

 

  𝑣𝑝 = (𝑝/𝑚)[1/{1 + (𝑝/𝑚𝑐)2}1/2]    (14) 
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と書かねばならない．(9)，(13)，(14)を組み合わせて，今の場合に対して 

 

  𝑃 = (8𝜋/3𝑚ℎ3) ∫ [𝑝4/{1 + (𝑝/𝑚𝑐)2}1/2]d𝑝
𝑝0

0
   (15) 

 

を得る．右辺の積分は初等的なもので，積分すれば 𝑃を 

 

  𝑃 = 𝐴 ∙ 𝑓(𝑥)       (16) 

 

の形で表わせる．ここで 

 

  𝐴 = 𝜋𝑚4𝑐5/3ℎ3 = 6.01 × 1022;     𝑥 = 𝑝0/𝑚𝑐 

  𝑓(𝑥) = 𝑥(2𝑥2 − 3)(𝑥2 + 1)1/2 + 3 ∙ sinh−1 𝑥   (17) 

 

関数 𝑓(𝑥)は 𝑥 → 0，𝑥 → ∞ に対して次の漸近形をとる． 

 

  𝑓(𝑥) = (8/5)𝑥5 + O(𝑥7)    (𝑥 → 0) 

  𝑓(𝑥) = 2𝑥4 + O(𝑥2)             (𝑥 → ∞)   (18) 

 

パラメター𝑥により(6)，(10)を用いて密度ρを次のように表わせる． 

 

  𝜌 = 𝐵𝑥3      (19) 

 

但し 

 

  𝐵 = (8𝜋𝑚3𝑐3/3ℎ3) 𝜇𝑒  𝐻 = 9.82 × 105 𝜇𝑒    (20) 

 

 (16)，(19)は高度に縮退した電子気体の状態方程式をパラメトリックに表現

している．𝑓(𝑥)の漸近形(18)から判るように，𝑃，𝜌関係は 
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低密度（ 𝜌 < 106 𝜇𝑒  gr/cc）で 𝑃 ∝ 𝜌5/3 法則 から 

高密度（ 𝜌 > 106 𝜇𝑒  gr/cc）で 𝑃 ∝ 𝜌4/3  法則 まで 

変わることが判る． 
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§15．白色矮星の構造 

 自己の重力の下に平衡にある高度に縮退した物質は，白色矮星の構造にとっ

て非常によい第1近似を与えるようである．従って完全に縮退した恒星の構造

を考察することによって，これらの天体の研究を始めよう． 

 自己重力の下に平衡にある物質の分布を決定する式は既に述べた(1．3)，(1．

4)式であり，両者を組合わせて 1つの式にすると 

 

  (1/𝑟2)(d/d𝑟){(𝑟2/𝜌)(d𝑃/d𝑟)} = −4𝜋𝐺𝜌   (1) 

 

と書ける．この 𝑃，𝜌 に(14.16)，(14.19)を代入して解かねばならないが，それ

は中心において定められた密度に対応し，また更に 𝑟 = 0 で 𝑀(𝑟) = 0（ある

いは同じことだが 𝑑𝑃/𝑑𝑟 = 0）の条件を満たすだろう． 

 この際，われわれは重粒子（即ち，核）による圧力への寄与を無視している．

これは電子が縮退しているという事実のために妥当なのである．即ち，このこ

とは縮退状態方程式で与えられる圧力が𝑁𝑒𝑘𝑇を遥かに上回リ，そして核によ

って及ぼされる圧力が高々𝑁𝑒𝑘𝑇に等しくなり得ることを意味している．

(14.16)，(14.19)式の 𝑃，𝜌 を(1)に代入すると 

 

  (𝐴/𝐵)(1/𝑟2)(d/d𝑟)[(𝑟2/𝑥3){d𝑓(𝑥)/d𝑟}] = −4𝜋𝐺𝐵𝑥3  (2) 

 

となるが，𝑓(𝑥)の定義(14.17)から容易に 

 

  (1/𝑥3){d𝑓(𝑥)/d𝑟} = {8𝑥/(𝑥2 + 1)1/2} ∙ (d𝑥/d𝑟)  

           = 8(𝑑/𝑑𝑟)(𝑥2 + 1)1/2   (3) 

 

が計算できるので，(2)式は次のように書き替えられる 

 

  (1/𝑟2)(d/d𝑟)[𝑟2(d/d𝑟)(𝑥2 + 1)1/2] = −(𝜋𝐺𝐵2/2𝐴)𝑥3  (4) 

 

ここで変数変換 
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  𝑟 = 𝛼𝜂 = (2𝐴/𝜋𝐺)1/2(𝜂/𝐵𝑦0) = (7.71 × 108 cm/ 𝜇𝑒𝑦0) ∙ 𝜂 

  𝑦 = (𝑥2 + 1)1/2 = 𝜙(x0
2 + 1)1/2 = 𝜙𝑦0 (x0 = const)  (5) 

 

によって変数 𝑟，𝑥を 𝜂，𝜙に変換すれば(4)式は 

 

  (1/𝜂2)(d/d𝜂){𝜂2(d𝜙/d𝜂)} = −{𝜙2 − (1/𝑦0
2)}3/2  (6) 

 

となる．定義により 

 

  𝜌 = 𝐵𝑥3 = 𝐵(𝑦2 − 1)3/2 = 𝐵𝑦0
3{𝜙2 − (1/𝑦0

2)}3/2  (7) 

 

が得られる．もし 

 

  𝜌𝑐 = 𝐵(𝑦0
2 − 1)3/2 = 𝐵𝑥0

2    (8) 

 

が中心密度を表わすものとすれば，われわれは(6)式を境界条件 

 

  𝜙 = 1;     d𝜙/d𝜂 = 0     (at 𝜂 = 0)    (9) 

 

で解かねばならない．特定の 𝑦0 の値の各々に対して（従って，決められた中

心密度 𝜌𝑐の各々に対して）このような境界条件を満たす(6)の解 𝜙(𝜂) は唯一

つ存在する． 

 恒星の表面の境界は密度 𝜌 = 0の所であり，𝜂1が表面を表わすとすれば，

(7)式より 

 

  𝜙(𝜂1) = 1/𝑦0      (10) 

 

である．このような構造の恒星の質量は(5)，(7)を用いて 
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  𝑀 = 4𝜋 ∫ 𝜌𝑟2d𝑟
𝑅

0
= 4𝜋𝛼3 ∫ 𝜌𝜂2d𝜂

𝜂1

0
 

   = 4𝜋𝛼3𝑦0
3𝐵 ∫ {𝜙2 − (1/𝑦0

2)}3/2𝜂2d𝜂
𝜂1

0
   (11) 

 

で与えられる．この式は(6)を用いて簡単になり 

 

  𝑀 = −4𝜋𝛼3𝑦0
3𝐵 ∫ (d/d𝜂){𝜂2(d𝜙/d𝜂)}d𝜂

𝜂1

0
 

   = −4𝜋𝛼3𝑦0
3𝐵{𝜂2(d𝜙/d𝜂)}𝜂=𝜂1

    (12) 

 

最後に(5)式により𝛼を代入し 

 

  𝑀 = −4𝜋(2𝐴/𝜋𝐺)3/2 ∙ (1/𝐵2){𝜂2(d𝜙/d𝜂)}𝜂=𝜂1
  (13) 

 

を得る．従って決まった中心密度を持つ構造は決まった質量を持つことになる． 

 (5)，(6)，(9)，(13)式から𝜌𝑐 → ∞の時，𝑦0 → ∞，𝜑 →唯一の極限値，𝑀 →

唯一の極限値，𝑅 → 0となることが導ける．このことは限界質量の存在を確定

する． 

 以上から，任意に与えられた中心密度𝜌𝑐に対して，ある決まった質量と半

径の唯一の構造が存在することが判る．このようにして構成された内部構造の

性質が表14.12に与えられており，更に図14.11，図14.12に図示されている． 

 完全に縮退した恒星の内部構造の密度と半径は，白色矮星を説明するのに丁

度要求される程度であることが判る． 

 多くの問題の中で，完全縮退の恒星構造の最重要な性質は，それらの質量に

上限が存在することである．この質量は 

 

  𝑀3 = 5.756𝜇𝑒
−2M⨀     (14) 

 

で与えられる．縮退物質の状態方程式は厳密に言えば，この限界質量に対して

半径は 0 ということになる．しかし，勿論，もし𝑀3より僅かに小さい質量か

ら出発して，例えば“外部から”それに物質を注ぎ込んで質量を次第に増して

ゆくとした場合，実際に半径0が実現するということは示唆されない．原子核
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そ 
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のものの密度（～1013  gr/cc）に近付くことが，他に何もなくても，このよう

なことが起こるのを妨げるし，そういうことは起こりそうにない．しかし，表

14.12 を見れば，𝑀3と僅か 1 %しか違わない質量の中でさえ核の密度に達しな

いことが判る．従って，図 14.11 に示される質量－半径関係からは認め得る程

のずれは予想できない． 

 さて，白色矮星が水素を全く含むことができず，𝜇𝑒 = 2であると信じ得る
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理由を示そう．この𝜇𝑒に対して限界質量は 

 

  𝑀3 = 1.44M⨀  (for 𝜇𝑒 = 2)    (15) 

 

である． 

 現実の白色矮星を考察しようとする場合，先ず，それらを完全縮退した恒星

構造だと見做すことが，どの程度に良い近似であるかを調べねばならない．こ

の目的のために，白色矮星の内部に入るにつれて温度の増大する割合を計算し，

また気体状envelopeの拡がりを決定しなければならない．これらの恒星の大気

に働く重力が非常に強いため，密度は温度に比べて極めて急速に増大してゆく

ので，恒星内部にそれ程深く入り込まなくても，理想気体の状態方程式で得ら

れる圧力は縮退状態方程式で得られる圧力よりも小さくなってしまう．このこ

とは縮退が全く急激に始まることを意味している．そして，一旦縮退が起こっ

てしまえば，その物質は極めて高度な熱伝導体となり，また同時に輻射に対し

ても非常に透明になる．その結果，恒星の質量の大部分を通じて温度はほぼ一

定になる．Marschak & Schatzman により，白色矮星の内部の温度が107～1.5 ×

107 K 近くに違いないと推定されているが，このような指摘は全て，われわれ

が完全縮退の恒星構造を白色矮星のかなり正確な記述だと見做していることを

裏付けている． 

 理論と観測との比較をするに当たって，当然，理論の最も著しい予想である

限界質量の存在と，（質量が増大すると半径が減少するという）特異な質量－

半径関係の確認を探すことになる． 

 Kuiper や Luyten の近年に発見した新しい白色矮星の数は極めて多いのにも

関わらず，これらの天体の純粋に観測的な質量－半径関係の決定はまだ存在し

ない．しかし利用できる証拠から明らかに指摘できることは白色矮星の間で観

測された平均密度の範囲が105～108  gr/cc，即ち因子にして103倍の範囲だと

いうことである．これから半径では 10倍の因子の範囲があるようである． 

 さて限界質量の予想は，相対論的な速度に伴う質量の変化を含むことによる

もので，それによって状態方程式は低密度での𝜌5/3法則から，高密度での𝜌4/3

法則まで変わる（ここの高密度，低密度は106  gr/cc を規準にしての意味）．
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もし相対論的な効果を考慮しなければ，全ての密度に対して𝜌5/3法則が正確に

成り立つことが見出だせる筈である．そして(14.16)，(14.19)の法則の代わり

にこの法則を仮定するならば，図 14.11 で図示された質量－半径関係の代わり

に 

 

  log 𝑅 = −(1/3) log 𝑀 − (5/3) log 𝜇𝑒 − 1.397  (16) 

 

が得られる筈である（この式中 𝑀，𝑅は太陽単位で表わしてある）。この式に

よれば，半径での 10 倍の範囲は質量での 1,000 倍の範囲を意味しており，こ

のことは最小の白色矮星に予想される質量が極めて大きいという事実を別にし

ても一見して全くありそうにないことである．他方，正確な状態方程式に基づ

いて導かれた質量－半径関係は，それらの同じ恒星に対しても妥当な質量を定

める．これが決定的証拠にはならないにしても，その基本的な予想では，理論

が支持されるように思われる． 

 最後に白色矮星の平均分子量と化学組成の問題に移ろう．初めに述べたよう

に白色矮星はそう多くの水素を含むことはできない．この理由は，もし恒星の

本体内に相当量の水素があるとすれば，そのような高密度の下では，これらの

恒星で観測される小さい光度とは矛盾するほどのエネルギー量が陽子－陽子反

応で生成されるからである．実際，Schatzman & Leeの研究によれば，この条件

から決まる水素量の限界は非常に低く，事実上，常に水素が含まれていないと

見做して差し支えない．この結論はこれらの恒星のスペクトル中に水素線が観

測されている事実とは矛盾しない．何故なら矢張り Schatzman が示したように，

白色矮星の強い重力場の影響で，内部にどれほどの水素があったとしても106

～107 年程度の時間がたてば外方に拡散してしまうに違いない．従って，白色

矮星中の水素は全て下の重元素の上に浮いて大気中にある．従って白色矮星の

構造を解析するのに 𝜇𝑒 = 2と仮定して差し支えない． 
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§16．縮退の判別 

 温度𝑇の自由電子の集合を考える．もし理想気体の状態方程式が成り立てば

電子圧は 

 

   𝑝𝑒 = (𝑘/ 𝜇𝑒𝐻)𝜌𝑇     (1) 

 

で与えられる．ここで 𝜇𝑒は(14.6)式と同じ意味を持っている．今，(1.30)と同

様に 

 

  𝑃 =  𝑝𝑒 + (1/3)𝑎𝑇4，𝛽𝑒 =  𝑝𝑒/𝑃    (2) 

 

と置けば(1.31)のように 

 

   𝑝𝑒 = [(𝑘/ 𝜇𝑒𝐻)4(3/𝑎){(1 − 𝛽𝑒)/𝛽𝑒}]1/3𝜌4/3   (3) 

 

となる．ここで(14.19)，(14.20)で行なったように 𝜌 = 𝐵𝑥3と書けば(3)は 

 

   𝑝𝑒 = 𝐴[(512𝜋𝑘4/𝑎ℎ3𝑐3){(1 − 𝛽𝑒)/𝛽𝑒}]1/32𝑥4  (4) 

 

となる．ここで𝐴は(14.17)と同じ意味である．(1.38)で与えた𝑎 の値を用いる

と，この式は簡単になって 

 

   𝑝𝑒 = 𝐴[(960/𝜋4){(1 − 𝛽𝑒)/𝛽𝑒}]1/3 2𝑥4   (5) 

 

次に，同じ電子の集合に対して，縮退公式，即ち 

 

   𝑝𝑒 = 𝐴𝑓(𝑥)      (6) 

 

で与えられる電子圧が計算できる．さて𝑓(𝑥)の定義から(14.17)，(14.18)を参

照し 
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  𝑓(𝑥) = 2𝑥4     (for 𝑥 < ∞)    (7) 

 

が得られる．従って，(5)，(6)式を比較して，もし，ある決められたρと𝑇とで

理想気体の方程式(1)に基づいて計算される𝛽𝑒の値が 

 

  (960/𝜋4){(1 − 𝛽𝑒)/𝛽𝑒} ≥ 1    (8) 

 

であったとすれば，この決められた 𝜌と𝑇に対してだけでなく，同じ𝛽𝑒が得ら

れる 𝜌と𝑇の全ての値に対しても又，理想気体公式による圧力が縮退公式によ

る圧力より大きくなるだろうと結論できる． 

 不等式(8)は 

 

  1 − 𝛽𝑒 ≥ 0.092 12     (9) 

 

と同じだから，以上から(9)式が成立つ時は常に物質は決して縮退できない． 

 この結果は次節に述べる恒星の生涯の最終段階と関連がある．縮退状態にな

るには質量の上限 𝑀3があることは既に述べたが，𝑀3を越える大質量の恒星の

中には，あたかも爆発的な最期（超新星）を予知して，その運命から身を守る

ために物質の放出によって自分の質量を減少させているかのように思われる恒

星がある（ウォルフ・ライエ星 Wolf-Rayet star は300~500 km/secで物質を流

出している）．大質量の恒星は，如何にして自分の将来が安定な縮退状態にな

り得ないことを予知し，身を守ろうとするのであろうか。 

 その理由はこうだ．縮退状態になり得ないような大質量の恒星の中では，輻

射圧の占める割合が無視できなくなり，輻射圧によって恒星から物質が流出し，

恒星は質量を減らすことになる． 

 

 全く一般的に，ある決まった 𝜌と𝑇の物質が縮退しているか否かは次のよう

な方法で確かめられる． 

 与えられた 𝜌と𝑇に対して(1)，(2)によって𝛽𝑒を計算する．もし1 − 𝛽𝑒が
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0.092 12を越えれば，この物質は縮退し得ない(9)．しかし，1 − 𝛽𝑒 <

0.092 12であるならば，この時 

 

  [(960/𝜋4){(1 − 𝛽𝑒)/𝛽𝑒}]1/3 = 𝑓(𝑥)/2𝑥4   (10) 

 

は一義的な解を持つだろう．その解を 𝑥 = 𝑥′とする．もし，決められた 𝜌が

𝐵𝑥′3
より著しく小さければ電子気体は縮退していないだろう．しかし，もし

 𝜌 ≫ 𝐵𝑥′3
であれば電子気体は縮退しているだろう．実際問題として縮退に対

する判別式は 

 

  𝜌 ≥ 𝐵𝑥′3
      (11) 

 

とすることができるだろう． 
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Chapt.５．恒星進化に関する備考 

 

§17．恒星進化 

 この最後の章で今までに得られた知識に基づいて，何か恒星の進化に関する

一般的な議論ができるかどうか簡単に調べてみよう． 

 もし恒星の構造，組成，エネルギー源についての知識が完全であると仮定す

れば，原理的には進化が平衡配置の系列に沿って進んで行くという仮定に基づ

いて恒星の進化経路を追跡できる筈である．そのような研究が，期待される形

の永年進化がある一定の段階で，不可能になることを示す可能性はある．もし，

そうだとすれば，それを確定することは非常に重大である．何故なら恒星の進

化における“不連続”は種々の恒星の現象－例えば新星，超新星，SS Cygni 星

などによって示唆されているからである．しかし不幸にも恒星の永年進化を追

跡するわれわれの能力は巨星や超巨星の構造，エネルギー源に関する知識の不

足によって，著しいハンディキャップを受けている．従って，それらと主系列

星との問に何か世代的な，あるいは他の関係があるか否かを決定することはで

きない． 

 仮にこれらの問題を無視し，主系列星の“すぐ過去”と“すぐ未来”に問題

を限るとしたところで，対流核と輻射envelopeの物質がどの程度に相互混合が

行なわれているかという問題を先ず解決しなければならない．この問題に関し

てしばしば次のような仮定がなされている，即ち恒星の組成は内部全体に亘っ

て一様に保たれ，進化とは単に利用できる全水素の燃焼で成立ち，これが完了

した時に恒星は先ず白色矮星の段階に向かい，そして更に暗黒の，吸収だけを

する，黒色矮星の段階へと急速に進行してゆく． 

 著者の見解によれば，𝑀3~1.44M⨀という限界質量を越える恒星にとって，

白色矮星の状態になることは不可能だという事実を除外しても，この単純な描

写は受け入れにくい重大な反論がある．勿論，完全縮退星に対する限界質量の

存在は，重い恒星の進化の最終段階に対する重要な方向付けを持つに違いない

ことは明らかである．しかし，限界質量の存在が恒星の進化にどのように影響

するかを確定的に結論できるまでには恒星の永年進化をその構造の判っている
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状態から追求して行こうと試みることが大切である．そして，このためには核

の物質とenvelopeの物質との間に完全な混合はあるという普通の仮定や，恒星

が常にその水素全部を燃やし得るという，矢張り普通に信じられてきたことを

注意深く再調査することが必要である．著者には完全に燃え切って灰（恒星の

場合にはヘリウム）だけを残す丸太棒と恒星との類推がそれ程満足なものとは

思えない．何故なら，永年進化を追求することと調和してわれわれは恒星がず

っとその重力の下に静流体力学的平衡の状態を保つだろうと想像しているが，

その全エネルギー源を消耗し果たしている間中（準）定常的な平衡に支え得る

ことは既定の結果ではない．実際ここで示すように，このようなことは殆どあ

り得ないように思えるからである． 

 前に示したように(§11)，恐らく一旦炭素循環（あるいはもっと一般的に，

水素からヘリウムへの変換）が作用し始め，対流核が形成されると，核と

envelope との間には殆ど混合はあり得なくなるだろう．仮にこれが事実だと認

めると，恒星の進化を何か次のような線に沿って描写することができよう． 

 恒星の組成が最初は一様であると想像しよう．炭素循環の働きは水素からヘ

リウムへの変換を始めるだろう．その結果，核の平均分子量は増大し，

envelope のものとの差が生じて行くだろう．この状態の下では Ledoux が示し

たように，恒星は一般に，平均分子量𝜇𝑐を持つ中心核と，𝜇が連続的に𝜇𝑒から

𝜇𝑡に減少する転移領域とから成る対流領域を持つだろう．それは対流側でこの

𝜇𝑡の値，envelope 側で与えられた𝜇 = 𝜇𝑒の値，境界面で𝜇𝑡/𝜇𝑒の量の密度の不

連続を持つようなもので，対流側における有効ポリトロープ指数は(12.6)式に

よって3/2である．さて，このようなモデルのLedouxの研究によって𝜇𝑐/𝜇𝑒が

1から1.5まで増加する時，対流領域（即ち核と転移層）の質量が僅か（～5 %）

増加することが示される．（もし，𝑋 + 𝑌~1，𝑋の初期値= 0.6であったとす

れば，𝜇𝑐/𝜇𝑒 = 1.5は 𝑋 = 0.2 に対応し，このことは，この段階で核にある利

用し得る水素の2/3が消費されてしまっているだろうということを意昧してい

る．）𝜇𝑐/𝜇𝑒が 1.5 以上に増加する時，対流核の質量は減少を始め，そして𝜇𝑐

は増加し，𝑋𝑐は減少してゆくにも関わらず，この系列に沿ってのその後の進

化（即ち𝜇𝑐/𝜇𝑒 = 1.5を越えての）は燃えた水素の総量にはそれ程の増加をも

たらさない．例えば𝜇𝑐/𝜇𝑒 = 2と𝜇𝑐/𝜇𝑒 = 1.5を持つ平衡星では，含んでいる水
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素の全量はそれ程著しい相異はない．従って永年進化はこの点で立往生してし

まうように見えるだろう． 

 この段階で（あるいは恐らくもう少し早くても）恒星は中心に小さい等温核

を形成させることが可能である．このように信ずる理由は，中心では，対流を

保っておくだけの原動力がないかも知れないということである．また中心で普

通は無視されている伝導や粘性因子のために相当の超断熱過剰が安定であるか

も知れないということもあり得る．もし，これらが本当だとすれば，中心での

水素燃料の補給は困難な過程になるかも知れないし，“不活発な”等温核を形

成する可能性があるかも知れない．一旦そのような核ができてしまうと，それ

がある程度の安定性を持つことになるだろう．それは等温核の外側で輻射平衡

にあり，分子量の変化する領域があり，それに続いて一定の分子量の対流領域，

（同様に対流平衡にある）分子量の変化する転移領域，最後に輻射envelopeが

あることになるだろうと示されるからである．等温核を取り巻く輻射層の存在

は．その上方の対流領域からの強引な乱流渦動の侵入に対して一種のクッショ

ンの働きをするであろう． 

 この点から以後の永年進化は水素を含まない等温核の成長になるだろう．し

かし，この等温核の成長も無限には続かない．ある一定の極大サイズを越える

等温核を恒星の内部に適合させ得ないという全く一般的な考察から，このこと

が言える．その理由は物理学的には，有限な質量の恒星中で，質量のある割合

以上を最高温度に保っておくのに十分急激な温度傾斜を外方に作り得ないとい

うことである（完全に等温なガス球の質量は無限大であることに気付かねばな

らない）．すると，等温核がその最大の大きさにまで膨がった時，永年進化は

明らかに阻止される．このことは全て恒星の進化でのかなり早い段階で起こり，

その時内部の条件は，主系列星の中心で，現在信じられているものとそれ程違

うものではないと予想されることを強調しておこう． 

 中心領域での利用できる水素の供給を消耗し尽くして核エネルギー源が一旦

停まると恒星はHelmholtz & Kelvinによって想像されたように収縮し，重力エネ

ルギーを遊離する．しかし，これはその内部構造のかなり激烈な再調整が必要

であろう．永年収縮によってエネルギーを遊離している恒星の平衡構造は，等

温核の外側の対流領域で核反応によってエネルギーを遊離している恒星の構造
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とは同じではない．恒星が力学的な進化によって，この必要な調整をやっての

けると想像しても，その困難は解消した訳ではない．と言うのは，ある期間収

縮が行なわれた後，十分水素のある領域の温度が 2 × 107 K あるいはそれ以上

に達し，核エネルギーが再び利用できるようになるからである．これによって

収縮は停まるが外側で核エネルギーが生成されるような大きい不活動核を持っ

ていては，安定な配置は存在し得ないことを既に知っている． 

 恒星の進化経路におかれた種々の障害物を見渡して，恒星の最終状態がどの

ようなものであろうかを探ることができる．自己の重力の下に平衡にある完全

縮退物質が“その基底状態にある巨大分子に最もよく例えられる”(R. H. 

Fowler)という事実は白色矮星が恒星の最終状態を表現することに魅力を持た

せる．既知の白色矮星が何も水素を含んでいない事実はこの見解を支持する．

しかし限界質量の存在はこの“魅力”を 1.44M⨀より小さい質量の恒星に対す

るものに限定してしまう．もしそれらがこの質量を越えているなら，それらが

白色矮星に到達し得る唯一の方法は，何らかの手段でこの余分の質量を取り除

いてしまうことである．ウォルフ－ライエ星Wolf-Rayet stars が放出によって絶

え間なく物質を失いつつある事実は，恒星の質量の比較的急速な減少の機構が

存在することを示している．これに関連して次のような質問が出るかも知れな

い．𝑀3より大きい質量のガス状星はそれが究極の“debacle (Fr. 山津波)”に直

面していることを如何にして“予知”できるのであろうか．実際にはその大質

量のために輻射圧が全圧力のかなりの割合を占めるようになり，そして，もし

輻射圧が全圧力の 0.091 倍を越えれば物質は決して縮退し得ないという事実に

よって，恒星は自然にそれを“予知する”ようになるのである． 

 上述のように，この縮退になり得ないということは，質量の大きい恒星の進

化の最終段階でだけ意味を持つことができる（初期の段階で永年進化の経路に

ある種々な困難にも拘らず，そのような段階が期待できるとすれば）．何れに

せよ限界質量の存在が“最終段階”にだけ影響するだろうと言う事実は，恒星

のあらゆる爆発の中で，最も壮観で激変的なもの，即ち超新星現象がこれと何

らかの形で関連しているという示唆を現実的にする．Baade & Minkowskiによる

蟹星雲 Crab Nebula（超新星の名残り remant）の観測は，中心星が自色矮星の

大きさであり，また星雲中の物質の質量が太陽質量の数倍程度であることを発
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見している限り，上の示唆を緩やかに支持しているものと思われる． 
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