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[宇宙物理学への発展]

宇宙物理学事始

私はここにおります佐々木くんを通じてこの研究会の話をうかがっ

たのですが、やはり何をお話すべきかということについて非常に迷い

ました。表題が「宇宙物理学事始」ということですから、宇宙物理学が

私の研究室でどう始まったかという話なのでしょうけれども、しかし

それでは必ずしもグローパルな、世界的な話にはならないだろうし、科

学史的な実証性もなし、かもしれないとは思いましたが、そういうこと

をいろいろと、今日はお話し、たすことにしたわけです。

最初に「事始」と言う以上、私の経歴が一番問題になると思います

ので個人の経歴から始めることにいたします。私は東大の物理学科を

1942年に卒業しまして、先ほどの南部さんと同じクラスでございます。

落合麟一郎先生のもとに、核理論と素粒子のゼミに参加したわけです。

そのとき、 Betheの Reviewsof Modern Physicsに出た Nuclear
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Physicsという ReviewArticleを詳しく勉強し、たしました。それで原子核理論の大勢については勉強

できました。そのときに湯川先生の論文などもゼミで読みました。

ところでもう 1つ、このゼミのほかに卒業の必須の科目として論文紹介というのがありまして、こ

こで私に割り当てられたぶんの 1つが、 GamowのURCAプロセスでございました。これは 1941年

にできた、つまり前年に出た PhysicalReviewの論文の紹介なのです。もう 1つは、物性論の極低温

の理論の 2編の論文を紹介しているのですが、 Gamowの天体核現象の論文が、どうして私に割り当

てられたかということは疑問でございました。

しかしこのときに、 Gamowの論文に referされている Eddingtonの『星の内部構造』という本と

Heitlerの『轄射の量子論』などは多少は勉強し、たしました。それが、私が宇宙物理学を始める機縁の

一つでもあるのです。

1942年に卒業して 3年間は、先ほどの南部さんと閉じように、南部さんは陸軍でしたが私は海軍の

技術士官として横須賀にいまして、 1945年の秋に東大へ帰ってきたわけです。

ところが住居にしておりましたのが、日本無線としづ会社の社員用のアパートでした。これは物理

学教室の職員に対して、その当時開放されていたアパートだ、ったのですが、そこから立ち退いてくれ

としづ問題が起こりました。私は実家が京都ですから、湯川研究室へ入ったほうが素粒子論の研究も

しやすかろうということで、そのことを落合先生に話しました。落合先生は、湯川先生が東大の兼任

をしておられるので、近々湯川さんとお会いするから話してみるということでした。その結果、湯川

研への入門がオッケーということになりました。それが 1946年です。

さっそく湯川先生をおたずねしたところ、湯川先生から最初に、いま、物理教室の湯川研究室の部

屋は満杯であるといわれました。ところが湯川先生は、宇宙物理教室の教授を併任しておられて、後

に京都産業大学を興して総長になられた荒木俊馬先生の教授室が空いているので、天体核現象の研究

を始めたらどうかと勧められたわけです。どうしてそういういきさつになったのかを今から考えてみ

ると、たぶん落合先生と湯川先生の間で何かの話し合いがあったとは思っているのですけれども、そ

こは明らかではありません。

そのとき湯川先生は、私に Weizsaeckerの Solvay会議の会議録のコピーをくださいました。これ

は天体核現象、星のエネルギー源、元素の起源などについて書いてありましたが、湯川研究室におい

ては、これをもとにして、私の入門以前にゼミナールが聞かれていたとのことです。

しかし湯川先生は、天体核現象に非常に興味を持っておられました。というのは、私の想像なので

すが、 1939年に湯川先生は、 Solvay会議の出席を主目的に外遊をしておられ、 ドイツ、ノルウェ一、

アメリカを回られたのです。ちょうどその年に、ドイツのポーランド進入の第 2次大戦が 9月に起

こったので、湯川先生は急逮帰国されたのです。しかし、そうしづ外国滞在中に、新鋭の研究者たち、

Gamowとか Bethe、Weizsaeckerなど、先生と年があまり変わらない人たちですが、と会い天体核
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1942 東大寧核理論と素粒子のゼミ (8ethe.1936，37)

論文紹介 (GamowのURCA過程.1941) 

1946 湯川研入門 部屋は宇宙物環教室の旧荒木教綬蜜

Weizsaeckerの Solvay会議録(天体核現象)1939 

Chandrasekhar (1939)、Eddington(1926)の本

1947 赤色巨星の sheII-source模型の研究

等温コア(総選、非縮退) +CN反応の球殻+外患

1950 宇宙初期の P-Nの存在比 {Gamowの 8igBang環論)

e-. e¥Vとの相互作用により、 P/N=l(T>10IlK)→4 (109K) 

Wの形成に始まる核反応の結果、 H: He = 6:4(重量比)

1950-55浪速大、京大で素粒子論の研究

相対論的二体問題、非局所的相互作用のハミルトン形式

1955 基研の天体核現象研究会(阜の進化など 2週間〉

出席者;早川、武谷、中村、畑中、一柳

1956 基研の超高滋研究会(墨の進化、地上の桜融合)

患の内部の He捕獲反応(早川、林、井本、菊池)

Seattleの閤際会議出席、 Ca1. Tech.訪問

1957 原子核環学教室と研究室の創設。当初のテーマは

皇の進化と元素の起源、地上の核融合の研究

1962 論文 HHS(患の進化)を発表。対流平衡の星の進化

1970 太陽系の起源、星形成の動的過穏の研究

[Slide 1] 

現象の研究の重要性を、充分はっきりと理解されて帰られたのだろうと私は想像しております。

私は、荒木教授室でほとんど独学的に勉強することができました。 Chadrasekharの本とか Ed-
dingtonの本を読み、また、 1938年、 39年の PhysicalReviewには、天体核現象のいろいろな人の

論文が非常に多数載っていますが そのパックナンバーがちょうど荒木教授室にございました。それ

を自由に読むことができたことは、非常にいい環境のもとにあったと思います。

以前に私は、 Gamowの、先ほど申しました URCAプロセスの論文を見ておりましたので、湯川先

生の勧めに比較的素直に従うことができたわけです。ただし、やっぱり素粒子論が目的ですから、素

粒子論と天体核現象の両方の研究を続けていけばいいのだろうと、当時は思っておりました。それで

さっそく、天体核現象の勉強と研究を始めたのです。若いときですから、比較的、勉強は速く進んだ

と思います。そして 1947年と 50年にここに書いてあります2つの論文を出したわけでございます

が、これはいずれも Gamowの研究に関係しています。

主系列の星につきましては、核エネルギー源がCNサイクノレであることはベーテ、 Weizsaeckerに

よって 1938年にわかっておりました。それで赤色巨星はどうなっているのか、つまり赤色巨星は半

径が大きいものですから中心温度は低いはずなのです。低温で起こる特別の核反応を考えることは非

常に無理がありまして、 Gamowは shell-sourceモデ、ノレというのを提案いたしました。つまり中心で

はもう水素がヘリウムに変わり、ヘリウムの等温コアがあるというモデルで、すO コアの中心では非常
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に密度が大きくなっていまして、現在の白色綾星と同じくらいの密度、 105から 106g/ccくらいの密

度で電子は強く縮退しています。このコアの外側のまだ水素が残っている薄い sphericalshellのとこ

ろで CN反応が起こって、星のエネルギーを出している。この sphericalshellの外側は、結局、幅射

によって energyが運ばれている envelopeであるというモデ、ルです。

このモデルを正確に計算するためには、等温コアの計算をちゃんとしなければいけません。それで

私はこの数値計算を非常にたくさんやりました。おそらくこの解も 10個ぐらいは必要なのですが、 1
つの解の積分に 1日ぐらいを要するのです。これは現在から見ると本当に長い時間ですけれども、と

にかくそのようにして実際の赤色巨星がこのような構造を持っているということを結論付けました。

1950年のペーパーは、 1948年に Gamowが提唱した BigBang理論、当時α8γ 理論と言われて

いましたが、それに関するものです。 Gamowの主目的は、元素の起源の問題でして、非常に軽い元素

からずっと重いウランに至る元素の存在量を全部説明しようということでした。私がすぐ気づいたの

は、 Gamowは、初期にはneutronだけが存在すると仮定していることと、捕獲反応で重い核ができ

るときにベリリウム 8は不安定な原子核なので、そのギャップをどう乗り越えるかということでした。

あとの問題は、実際に Fermiが指摘しました。、最初の問題は、この neutronが大量のポジトロン

や、ニュートリノとの相互作用によりまして、 protonに変わることです。

宇宙初期の、非常に温度の高いときは、 neutrinopairの数が非常に多いので、 protonとneutron
はほとんど同数なのですが、 kTが electronの restmass energyより小さくなると neutronの数が

減ってきます。低温で neutronから protonへの freedecayが効いてきます。温度が 109Kのあた

りでは、陽子と中性子の存在比は4というぐらいの値です。ここまでは weakinteractionが主役で

すが、 109K以下に下がりますと、今度は普通の電磁気反応や、 stronginteractionの核反応が非常に

早く、つまり宇宙膨張よりも非常に早く起こってくるわけで、それから後は核反応の時代になるわけ

です。

核反応で最初にできるのは deuteronです。 deuteroriは非常に小さいので、すぐ photonによって

分解されます。従ってはその存在量は小さいのですが、そういう threshholdを乗り越えるとあとは

ヘリウムになるということです。

その結果、初期の proton-neutron比が4であるということを使いますと、結局最終的にできた水

素とヘリウムの重量比は 6: 4になります。この4という数字は、プロトン・ニュートロンの比は 8:

2ということです。 8: 2からプロトンとヘリウムをつくるとすると、どうしたって 6:4になって

しまうわけです。実は私はこの結果を出しまして、観測と合う答えが出たと思いました。

当時ヘリウムの存在量は 40%であるということで満足いたしました。現在では、ヘリウムの存在

量は 30%程度であります。この間違いはどこからきたかといいますと、私はその当時に用いた weak
interactionのcouplingconstant、つまりそれは 1つのパラメターだけなのですが、これは neutron
の寿命です。私はその当時調べた文献から、現在の正確な値の 2倍の Life-timeの値を使ったわけ

です。

1949年には、当時できました大阪府立浪速大学に移りました。 1954年には助教授として湯川研

究室に帰ったわけです。この問、素粒子論の研究を目指しまして、一つの問題は完全に相対論的な

二体問題を formulateすることでした。もう 1つは、湯川先生が提案されていた非局所場の理論で

す。これは無限大の困難を解決するためにどうしても必要だと考えておられたものです。私の問題は

interactionが1点の pointinteractionであったものを 3点の interactionにすることでした。それを

ハミルトン形式で書くためには摂動論を使わなければならないのですが、私はこれを摂動論の4次ま

で計算しまた。

ところがたまたま、 1955年に基研の天体核現象研究会が聞かれることになりました。これをお世話

されたのは、早川幸男さん、それから年寄りのメンバーで、年寄りと言っても最高 40歳代の、武谷三

男さん、中村誠太郎さん、畑中武夫さん、一柳寿ーさん、これは東北大の先生で、小尾信輔さんもお

られまして、 30歳代、 40歳代の人々とそのお弟子たちがたくさん集まったのです。例えば中村誠太

郎さんは、東大物理で原子核理論をやっておられましたが、そこの若い方々が数名出席されていまし

た。そ
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て、星の進化と地上の核融合の両方の問題を取り上げることになりましたが、ちょうどこのころ、湯

川先生は原子力委員をされていまして、原子力問題のーっとしての地上の核融合を実現することは湯

川先生のテーマで、もありました。この 2つの研究会におきまして、私は当時湯川研究室におりました

が、研究室の方向として少し変わった天体核現象の問題を取り上げることになったわけです。この点

で基研の研究会の役割は、私にとっては非常に重要で、あったと思います。

その当時、素粒子論の研究では先ほどの南部さんの話にありましたように、 dispersion理論がある

意味で全盛の時代でありまして、私としては、そういう propagatorのanalyticityが物理法則の基本

になるというのはどうも納得できなかったのです。研究をどう進展させるかと非常に悩んでいた時期

でもありました。それでここで、天体核現象の研究を再び始めました。これが私の宇宙物理学事始の

経歴であります。

1956年には Seattleで国際理論物理学会がありまして、 Gamowも出席していました。その後、

Cal. Tech. を訪問いたしましたが、ここには核反応の実験家の WilliamFowlerがおりまして、

いろいろな研究者に会うことができました。そのとき、星の進化の研究に必要ないわゆる HR図:

Hertzsprung-Russell図を、 Sandageから得ることができました。理論の発展にとって実験データは

非常に重要です。その後 1959年には、 NASAに 10カ月滞在いたしましたが、そのときいろいろな

外国の研究者と交流できたというのも幸いだったと思います。

1957年には、全国に原子核理学、原子核工学の教室ができまして、私は原子核理学研究室をつくる

ことになりました。当初のテーマは、星の進化と元素の起源という天体核現象の問題、あと半分は地

上の核融合の研究ということにして研究を出発させたわけです。 3、4年経ちますと、地上の核融合は

少なくとも数十年は実現が不可能であろうということを悟りまして、天体の問題に集中することにし

ました。

1962年には、ここにおられます杉本大一郎、蓬茨霊運との共著の論文「星の進化JをProgressの

Supplementに発表いたしました。これは、いろいろな原子核の核反応、星のなかでの元素形成の問

題と、星の進化の全体の schemeを記述したものです。そのなかには、星の中で水素が燃え出る以前

に、対流平衡の星がどう進化したかという研究も含まれています。

1970年までは、私は研究室でもっぱら共同研究をしていたわけです。星の進化の問題はだいぶ進め

ました。また、一般相対論に関係する、例えば宇宙論は、 1965年に BigBang理論の検証となる 30 K 
の背景輯射の観測以来大きく発展しました。それから neutronstarの問題も重要になってきました。

さて、私個人としては一般相対論の問題はここにおられる佐藤文隆さんに任せる、また 1970年以

後の星の進化の問題は、杉本大一郎さんに任せるというように考えていました。私自身は、 1970年か

ら、太陽系の起源の問題と原始星形成のダイナミックスの問題を研究することになりました。星の進

化の研究は、 quasi-staticな場合から、難しい dynamicな場合に移ったわけです。

太陽系の起源につきましでも、基研の研究会が、重要な役割をしております。 1965、66年に太陽系

の起源の研究会がおこなわれました。このときには、天文、物理、地球物理化学、それから地質、鉱

物の全国の研究者たちが集まって議論しました。それで私が太陽系の起源を取り上げることの非常に

大きな機縁の一つになったわけです。起源の理論の状況がわかったのです。

それまで、私は宇宙全体の問題、星の問題を研究してきましたので、より身近な、われわれのいる

惑星、地球に関する太陽系の問題をやってみたいという気がありました。その研究を進めるためには、

昔の太陽の光度の時間変化がどうであったかということを知っておくことがどうしても必要だ、ったわ

けで、そういう知識が存在したということが太陽系の起源の研究にを進ませる原因になりました。私

の研究歴としてお話したいことは以上であります。

ところで、これだけではまだ、科学史的に興味ある問題には立ち至っておりませんので、昔のこと

を思い出しながら、具体的な宇宙物理学の例として星の構造と進化の問題についてまとめてまいりま

した。この問題はみなさん、必ずしも、あまり正確にはご存知ないかもしれません。どういうふうに

して学聞が発展したかということについてもひょっとしたら参考になるかもわかりません。

この問題は、 20世紀になって展開されました。星の構造と進化はこれを理解するのに 100年を要

したような問題であったわけで、す。星はガスと輔射からなって、 quasi-staticで平衡状態にあり、さ

らに簡単化して球対称とします。実際
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ガスと輔射からなり、 quasi-staticの平衡状態にある

墨を考える。構造は疎対称とする(非回転;太陽では遠心

力/重力=10-4)。理論と比較すベき観測量は、質量 M，光

度L.半径R(or表面温度Te，l=σ4πR2Te
4
)。 多くの畢の

logTe-loglの plotを附(Hertzsprung-Russe11)闘という。

星の構造と進化
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4・. 星の構造のマクロの基本式。

半径 rの関数として、密度p，温度 T，I書簡を通る熱の流れ

Lr'球菌内の質量 Mrの4賓教の連立式:

dp/d戸市GMr plr2• dT/dr=-lr/4πrZλ(震力平衡、勲伝導)

dMr/dr=4πr2p. dl/dr=4πr2p昆 (質量、熱涜の連続)

ここに圧力側ρ，T.組成}、幣伝導率 λ(p，T.組成)、エネル

ギ一生成準 &(ρ1組成人化学組成は H.He，重元棄の存在

量、幅射の熱伝導率は λ=4acT3/3問、凶ま輯射の吸収係数。

境界条件 (pとTは中心で有田、表面で零}のもとに、

金質量"と組成が与えられるとよの連立式の解が決定。
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一番星が多数存在するのが主系列でして、これは水素が中心で燃えている星の系列です。その右上

にあるのが、赤色巨星ならびに赤色超巨星です。主系列の下にある 10個程度の点が白色媛星であり

まして、中心密度は太陽の 100万倍です。半径一定の線というのは、ちょうど白色媛星が、半径一定

の直線でございまして、半径一定の線はこれに並行になっていまして、右上ほど半径が大きいのです。

星の進化の理論の骨子を4枚のスライドにをまとめました。

1つは星の構造のマクロの基本式です。これは 19世紀の古典物理学でわかってきたことでして、

Helmholtzや Kelvinたちは使っていたと思います。半径 rの関数としまして、密度や温度、半径 r

の球面を通る熱の流れ、それから半径 rの球面内の質量を Mr とすると、 4つの rの関数、変数に対

して非線形の連立式が成り立ちます。上の 2つは重力平衡、それから熱伝導の式です。下の 2つはた

だ、質量や熱流の連続の式です。 pというのは圧力、それから λというのは熱伝導率、それからエネ

ルギ一生成率が Eです。実際に 1938年の Betheの発見に至るまで、このエネルギー生成率の形はわ

からなかったわけです。

もう 1つ、化学組成というのが変数としてあるわけですが、これは簡単に、水素やヘリウム、それ

から炭素以上の重元素の存在量を用います。実際に輯射で熱が伝わる場合には、熱伝導率は輯射の吸

収係数 κを使って、スライドの式で表されます。さて、境界条件の 1つは、中心で密度や温度は有限

であることで、もう 1つの表面でゼロというのは、星の平均の密度内部や温度に比べて、表面の密度

や温度は、非常に小さいということを簡略化したものです。これらの境界条件のもとでの数学的な解

を考えますと、星の全質量 M と化学組成が与えられると、 4個の連立方程式の解は完全に決定しま

す。これを Russell-Vogtの定理といっています。これは 1920年よりも前に、 RussellとVogtたち

が見つけものです。
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子、イオン、電子、原子被の基本的な相互作用の法則と集

団の盤子統計から、温度と密度の広い範囲にわたって求め

られた@

まず、皇の肉部は高度に電離した理想気体に近いガスと

プランク輔射からなっていて、圧力は電子、イオンの圧力

と輔射庄の和で与えられる。電子の圧力lま、低密度の場合

(Fermi energy ErくkT)はρTに比例するが、高密度では雄

子は縮退していて圧力はρ5/3，二比例する。極度の高密度

(Er>moc
2の場合)ではρ4/3に比例する。

縞射の吸収係数は、原子やイオンの電子の束縛ー自由連

移、自由一自由遷移、自由電子による散乱の 3過程の和で

与えられる。前の 2過程は最初 Kramersによって、 Bohr

の対応原瑛(1911)に従って求められ、後に量子力学的補正

が行われた。

エネルギーの生成準は原子核反応によるものと、収縮の

i擦の重力エネルギー放出によるものとの和で与えられる。

後者はイasl a t (sはガス'の単伎質量あたりのエントロ

ビ←)であたえられる。

種々の核反応によるエネルギー生成率は、反応の断面積

の分散式と複合核の準位の幅の観測値または推定績を用

いて許算される。

「学問の系譜 アインシュタインから湯川・朝永へ j

一緒組成の皇のモデ)1...0 

上の錨射の吸収慌数の値をもとにして Eddi ngton( -

1920)は、主系列星の肉部は高温の理想気体に近い電離ガ

スからなり、主として輯射によって熱が輸送されているこ

とを初めて見出した。彼は KL，!M戸一定 というモデル

を設定し、半径がわかっている主系列皇の中心温度(10恨

の程度)や質量一光度の関係を求めることに成功した。

1930年代には、エネルギーの生成が星の中心に集中し

ているモデルや一棟に分布しているモデルな町どがつくら

れ、 Eddingtonモデルと本質的には問じ結果が得られた。

また、 Chandrasekhar(1935)は種子が縮過した高密度の白

色嬢星の構造を計算して、白色題星の質量には上限(-

1.5Mo)があることを明らかにした。

1938年は玉体核物理学の発祥の年である。 Betheと

W也izsaeckerは水素と種々の軽い原子被の反応率を調パ

た結果、低温で起こる次の CN循環反応を見出した。

Cl2 (p， y) N13 (e←v) C13 (p， y) N同 (P.y) 015 (e+v) NI5 (p，α) CI2 

cとNを触媒として、"の融合によって Heが形成される。

Bethe r止この宿環反応によるエネルギーの生成率を計算

して、主系列星の光度を説明するに必要な星の中心温度は

10恨の程度であって、 Eddingtonが求めた値に一致するこ

[Slide 4] [Slide 5] 

さて、星の構造を具体的に知るためには先ほどのミクロの過程で決まる状態量、すなわち圧力とか、

輯射の吸収係数、エネルギーの生成率を知る必要があるわけですが、これは 20世紀になって、量子論

の発展に伴ってわかってきたわけです。星のミクロの構成要素としてはフォトン、原子、イオン、電

子、原子核、さらにはいろいろな素粒子があります。これらの粒子間の基本的な相互作用の法則と、

集団に対する量子統計から状態量を導かなければなりません。実際には、温度と密度の非常に広い範

囲にわたって考えなければいけないというのが、星の構造を知るのための条件でございます。

まず、星の内部は高温の電離した理想気体に近いガスと、プランク輯射からなっているということ

が最初にわかりました。これは Sahaの電離式などからわかります。圧力は、電子、イオンの圧力と

輔射圧の和で与えられます。電子の圧力は、低密度の場合にはボイルシヤールの法則、これは密度と

温度の積に比例するという簡単なものですが、高密度では、 Fermi統計にしたがって、電子は縮退し

て、圧力は高密度の 5/3乗に比例して、温度には dependいたしません。さらに密度が高くなって、

Fermi energyが restmass energyより大きい相対論的な場合には、密度の 3分の 1乗に比例する、

これは Chandrasekharが、 1935年に見つけたもので、白色媛星の構造は、縮退電子によって説明で

きるようになりました。

次の問題は幅射の吸収係数です。これについては、原子やイオンの電子が束縛状態から自由状態に

遷移する、また自由状態から別の自由状態に遷移して、その際に、フォトンが吸収されます。それか

らさらに自由電子によるフォトンの散乱、つまりトムソン散乱があります。これらの 3過程によって、

輯射の吸収率が決まるわけです。最初の 2過程は、 Bohrの対応原理に従って Kramersが古典電磁気

の、 Maxwell-Lorentzの式に従って計算したわけです。そのあと、結局、量子力学的な補正が Gaunt
たちによっておこなわれて正確な値がわかるようになったのです。

最後の問題は、核反応のエネルギー生成率です。原子核物理の実験や理論が、 1930年ごろから進展

いたしまして、核反応の断面積は分散式と複合核の準位の幅を用いて表されるようになりました。こ

の幅としては、観測値、また推定値を用います。観測値がほとんどなかった時代には、推定値をもち、

計算されました。

最初、星の構造を明らかにしたのは、 Eddingtonでして、 1920年当時です。当時、 Jeansは星は液

体からになっていると考えておりました。液体や固体を考えた人もいろいろとあったわけですが、流
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体というのは一つの潮流もありました。これは 19世紀におきまして、非圧縮生の回転流体の平衡形

状の研究が、いろいろな数学者、例えば Maclaurin、Jacobi、Riemannなどによって行われました。

ところで、量子論の結果として、 1926年ごろには Eddingtonが、星は高温の理想気体に近い電離

ガスから、なっていることを証明しました。これを Eddington模型と言います。星の構造の解は、先

ほど言いましたように、質量と組成から決まるのですけれども、さらに半径の値を指定しますと、中

心温度がこのモデ/レからすぐわかります。それで Eddingtonは、先ほどの主系列星の中心温度は 1千

万温度のオーダーであるということや、質量一光度の関係を知ることに成功したわけです。

これで力を得まして、 1930年代には、エネルギー生成量の分布をいろいろと仮定したモデルがつ

くられました。例えばエネルギーの生成が中心に集中している場合や、一様に分布している場合の解

を、 Stroemgrenや Corolingが求めました。その結果は、本質的には、 Eddington模型の結果と同

じであります。

これらのモデルができてから、それまでまったく謎であったエネルギー源については、核反応の可

能性が、いろいろと考えられてきましたが、ちょうど 1938年に Betheが計算によって、水素がヘリ

ウムに融合する CNサイクルを発見しました。 1938年は天体核現象の発祥の年です。といいますの

は、例えば 1938年と 39年の PhysicalReviewのパックナンバーを見てみますと、 Gamow、Bethe、
Weizsaecker、Oppenheimerたちの天体核現象の論文が並んでいます。実際に Betheはエネルギー

生成率から主系列の星の中心温度を計算したわけですが、それは Eddingtonの値と一致することを見

つけました。

さらに Betheは、水素がヘリウムに融合する pp連鎖反応を見つけました。これは太陽の質量の

2、3倍以下の星では、 CNのサイクルより重要であります。中心領域ですべての水素がヘリウムに

転化しますと、 108度以上の高温では、ヘリウムの融合反応によって、炭素と酸素が生成されます。

この反応率がわかったのは、 1950年の頃です。 1960年ごろには、より高温での炭素と酸素の核燃焼

による、いわゆる 4N核のマグネシウム、シリコンが形成されて、最終的にはもっとも安定な原子

核、鉄が形成されることが明らかになりました。このように、種々の核燃焼のエネルギー生成率がわ

かってきました。

とを見出した。後に、太陽質量の 2.......3倍以下の星では、

次の pp連鎖反応が CN反応よりも重要であることが見出

された。

H1 (p， e'v) H2 (p， y) He3
， He (He3

， 2p) He4 

すべてのHがHeに転化した後は、 lOSKの程度の温度で

Heの融合反応によってcとOが生成される(1950年代)。

2He4 Be8
， Be8 (α， y) C12， C1l (rl， y) 016 

さらに、 1960年頃には多くの人の研究によって、より高

遣での cとoの核燃焼による NeとMgの生成、さらには

Siが形成されて、最終的には最も安定な原子様であるFe56

が形成される核反応の系列と、その反応率の視要が明らか

になった。

星の進化。

前に述べたように、 quasi-staticな星の嫡造は質量と

化学組成によって決まる。核反応の進行による化学組成の

ゆっくりした変化に応じて構造はゆっくりと変化する。こ

れが星の進化である。

量初は組成が一様であった星の中心領域で Hが次第に

Heに転化し、 Heのコアが形成されてその外側の暗殺で側

反応が進行している墨が赤色巨星である。やがて中心領様

の温度は 10恨の程度に上昇し、 HeのcとOへの融合が進

行して、 C+Oのコアが形成される。

太陽質量の皇の場合、中心温度はこれ以上には上昇しな

いので C，Oより重い原子核は形成されない。 Hからなる外

層と Heの中間層の大部分のガスはゆっくりと外部に放出

されて、白色曜星になるものと考えられている。

質量が太陽の 10倍程度の星の場合、さらに重い原子被

をつくる反応が順次進行して、 Feのコアが形成される。

このコアの質量がある程度以ょに増大すると、コアは重力

的に崩寝し、これが超新星爆発の引き金になるものと考え

られている。

星の肉部で形成された種々の元繁{乱赤色巨星の段階や

趨新星の蝿発時に外部に政出される。現在までに放出され

たHeの重量やc以上の重元繁の重量は初期の"の 2怖の

程度である。現在観測されている出量は約 30%であるか

ら、 Heの文部分は BigBang字宙初期につくられたものと

考えられる。

未解決の問題。次のような動的過程

i 形成段階の星の角運動量紋出の機織

2 赤色巨星の進化段階における質量放出の機構

3. 超新星爆発時の衝墜波発生の機構

[Slide 6] [Slide 7] 

さて、以上の状態方程式、幅射の吸収係数、核エネルギーの生成率を用いて、星のマクロの式を積
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分することによって、星の構造と進化が計算されました。まず、中心領域で水素がヘリウムに転換し

て、やがてヘリウムの coreがつくられ、水素の燃焼はその外側の球殻領域で起こります。やがて中心

領域で、温度が 108Kに達しますと、ヘリウムが燃焼して、 CとOのcoreができます。さらに温度

が高くなると、先ほど言いました 4N核が形成されていって鉄の coreができますが、これは、星の質

量が太陽の 10倍以上の場合です。

太陽質量の星の場合、炭素と酸素の coreの形成後は中心の反応は止ってしまい、最終的には冷却し

て、白色媛星になります。質量が太陽の 10倍程度の星の場合には、中心で鉄のコアができまして、こ

のコアの質量は、先ほど言いました Chandrasekharの研究で出た、 Chandrasekharmassです。こ

れは太陽の質量の1.5倍です。コアの質量がこれを越しますと、超新星爆発を起こして、コアは重力

的に崩壊します。この崩壊は、超新星爆発の引きがねになるわけです。

星の内部で形成された種々の元素は、先ほど申しましたように、赤色巨星の段階や、超新星の爆発

で放出されます。現在までに放出されたヘリウムの量やカーボン以上の原子核の量は、初期の水素の

数%のオーダーです。多くの星の表面で、現在観測されている若い星のヘリウムの量は、 30%なの

で、数%と 30%の差を考えますと、ヘリウムの大部分は、 BigBang宇宙の初期につくられたこと

になります。

ところで、進化に関する現在の難しい問題は、 dynamicalな過程です。 1つは星間ガスから原始星

が形成される段階の角運動量放出の機構です。 2番目は、赤色巨星段階での外層の質量放出の機構、

3番目は、超新星爆発時の衝撃波発生の機構であります。ただし、佐藤勝彦氏によりますと、現在、

3番目の問題は 90%解決しているということです。

太陽質量の星の進化を図にまとめたのが [slide8]です。これは HR図上の進化の道筋です。原始星

の最初は対流平衡だ、ったのです。これはTタウリ星として観測されています。太陽の位置に来まし

て、水素の融合反応が起こります。それで中心でヘリウムのコアができると、赤色巨星の段階に達し

ます。ヘリウムが燃え出すと、ちょっと戻ってまた赤色巨星になります。赤色巨星の段階で、外側の

物質が放出されて、しだいに中心に星が見えてきます。これは惑星状星雲の中心星です。この中心星

が冷却していって電子が完全縮退して、白色媛星になります。以上が太陽質量の星の進化で、質量の

大きな星は、赤色巨星の段階か、赤色超巨星段階で、超新星爆発を起こすことになります。以上で終

わります。

討論
杉本大:どうもありがとうございました。太陽系の話は出てきませんでした。太陽系形成の話など付

け加えられることはありますか。

林 :実は太陽系の起源の理論も、一つまとまった図があるのですが、今日来るときに忘れてしまい

ました。太陽系の起源は、最初は太陽とその周りを取り巻くダスト円盤、ガス十ダストの円盤

がありまして、その中でダストがしだいに衝突によって成長します、その中の固形成分は微小

惑星、微惑星を作ります、微惑星が相互に付着しましてしだいに成長していって、現在の惑星

ができる、ということです。特に木星の領域では、そういう微惑星などの固体物質の存在量が

非常に大きかったので、早くに現在のコアが成長したのです。そういう理論も、実は図を用い

て定量的に説明したかったのですけれども、これは省略させていただきます。

杉本大:残念ながら時聞がないので、省略ということになりましたが、何かご質問があれば、その中

ででも答えていただけるかもしれません。

佐々木:太陽に関する質問です。星の進化をやっていて、進化の最終段階まで、ずっと進めていく研究

もどんどん、それこそ佐藤勝彦さんの方向に進んでいくわけです。その逆に、もっと以前の太

陽系形成が重要だと林先生は思われたのですか。林先生が、太陽系形成を自分がやろうと考え

られたきっかけというのは何でしょうか。

林 :太陽系形成は Kant、Laplaceによって始まるわけですけれども、きっかけの 1つは、 1960年

代に実際のいろいろな物理的な知識が得られ、その中の 1つの重要なものとしては、先ほど出

ました dustの化学組成の発見があります。それから理論的には私の対流平衡にある星の光度

の理論ですね。そうしづ知識が 1960年代に整ったということがあります。さらに基研の研究

会が 1965、66年に聞かれたのです。私はまた、そこでいろいろと勉強することができたとい

うこともあります。さらに、ほかの人が誰も研究していなし、から、太陽系の起源を研究しよう

と思ったわけです。
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杉本大:それまでの林先生の、星の生まれるときとか、初期の進化とか、観測とか、いろいろなこと

がくっついて、太陽系の進化をサイエンスとしてきちんと論じる環境がちょうどできてきたの

で、それをやったという主旨ですね。

林 :そういうことです。

杉本大:ほかにございますか。

坂東:林研というのは、先ほど相対論は佐藤先生にお任せとかいろいろとおっしゃったのですけれど

も、先生はあんまり長いこと同じことをやらないで、次々と新しく切り開いてし、かれたような

気がするのです。前に確か、まだ物理教室におられたときに f5年以上同じことをやるのはあ

ほやJというような話を聞いたととがあります。そのあたりの新しい学問の切り拓き方につい

て何か。
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林 :私は若いときは仕事を完成すると、それを自分で、ペーパーに書くよりも、次の問題に取り掛か

るほうが早かったのです。つまり終了時点に到着次第、次の問題が頭に浮かび上がってしまっ

たんです。それからもう 1つは、人と同じ問題をやらないほうがいいということは、一般的な

利点と考えていたことがあります。しかし、太陽系の起源の問題は 15年かかっています。

杉本大:早川先生だか誰だかが私におっしゃったのは「同じ問題をやると負けるにきまっていると思

え。だから同じ問題をやるなJということもございます。それはそうですけれども、林先生は

切り開いたらあとは、下請け人の仕事、私や佐藤さんの仕事ということにされたらしいのです。

杉本大:相対論とか宇宙論の話は、佐々木さんのところにたぶん出てくると思いますので、そっちへ任

せるとします。一つだけ言いたいのは、現在、相対論と宇宙論と素粒子論だけが天体だと思っ

ている人が非常に多いのですが、天体の問題は、星の進化にしても、太陽系の形成にしても、

要するに自然界のなかで構造がどのようにして形成されてくるかという問題です。そういう非

線形物理のパラダイムはうんと広く、一般化してしまえば、川崎先生からそのうちにコメント

があると思います。

林 :最近、複雑系の科学ということが言われていますね。星の進化というのは、その具体的な例で

もあると思います。ただその解決のためには、非常に長い時間、つまり 100年を要しました。

ですから複雑系の科学といっても、そんなすぐに簡単に済むものでは、たぶんないであろうと

思っています。

杉本大:じゃあ、またあとで議論していただくことにいたしまして、時間のこともありますので、佐々

木さんのほうへ移りたいと思います。
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