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三星の大回の構邉について

　太陽や多くの恒星などから熱や光の大意な分量が放射される理由は，昔しか

ら，學界の重大な問題である．倉入の入々が，太陽ゐ熱は，ものが撚焼してみ

る熱であると老ぺ勝ちであるが，多くの天文家も百年ばかり前までは同様に，

燃焼論を信じてみた．　それから，第19世紀の後宇になって，ロキャの流星読が

現はれたり，マクスエルの太陽牧秘義が提唱されたりしたけれど，一：方に於い

て，：太陽と諸恒星との比較研究により，太陽は何千萬年や一億年と言った程度

の聖楽のものでばなく，少なくとも歎十億年乃至歎千億年とV・ふ塁壁のもので

あることが知れ，叉，温度も，表面でさへ5～6千度，内部は何千萬度（概氏）と

いふ高温であることが推定されるやうになったので，恒星の熱源については近

年全く新しく，電氣的なものであると考へられるやうになった．’ ﾁに，最近の

物理學の護達により，物質の原子や原子核の研究が進むやうになって，星のエ

ネルギも亦，かうした原子内部め忌事から稜するものであると認められる傾向

になって來た．

　ところが，果して恒星の獲出する光や熱が，星を構成する物質の原子内部の

エネルギであるとして見ると，この光熱量は，物質の温度に左右されることが

甚大右あって，例へば，ビート（Bethe）氏の計算によると，炭素や窒素が陽

子’と作用する場合に稜出するエネル．ギは温度の18乗（2PちT18）に比例すると言

ふ．從って，恒星の内部階造を研究するためには，其の内部の温度が如何なる

ものであるかを知ることが非常に肝要であることがわかる．

　帥ち，今一層立ち入って此うした關係を読明すると，まつ第一に，星の申心

部の温度といふものは，其の星を構成する物質の質量が中心へ向って如何に集

中（concentration）してみるかによって定まるのであって，つまり，星の中心

部への密度が高まれば高まるほど，中心の温度も高くなるのである．　ところ

が，この星の質量が如何に中心へ集中してみるかといふことは，又，この星全

艦を包む大氣の横がり方によって示されるのであって，一帯，この星の大氣と

いふものは非常に稀薄なものであるが，しかし，それだけ，大きい容積を占

め，從って，叉，星全罷の直径も大きいものにすることになる．更に，星の大．

氣が光を吸牧する度合ひが大きければ，大きいほど，大氣は大きく撲がつてみ

ることにもなる．
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　．ところが，恒星たちの大部分を占める“主系列”の熱々（脚ち一般に矯星な

ど）は，チャンと一種の標準型と認められるやうな構造が知れてみて，主に，

蝕連星（アルゴル星の如き）などの詳糸田な研究から，槻測的にも・理論的に

も，知れてみる．しかるに，この標準型の原理を以って添星の構造と，其の獲

光状態を研究して見ると，星の内部の温度依大島に低いものとなり，　とても

あの劇烈な：巨星の光輝を解明することが出別ない．’ガモウ（Gamow）一等が，

かうした比較的低温の亘星から出る大きい熱量を解論しょうと努力したが，結

果は充分とは言へない．最近，　フィンランド國ヘルシンキ大學のトウミネン

（Jaakko　Tuominen）氏は，恒星構造の一般論から出議して，如何なる條件が

具備すれば，厚い大氣を有つ亘星の内部の温度が高く現はれるかを研究した．

　今，星の大氣が光を吸聾する率をκとすれば，

　　　　　　　　　　　　　　κ＝κ1ρP／Tq

として，こMて：ρを大氣の密度，Tを維謝温度。叉，κ1とPとqとは恒数

とする．さうすると，

（・諾し・・／b＜3とい場合には・星川部から脚への濫の繍誓

は、星の表面では（そこでは温度は0である），有限となり・，かりにpやqが

攣化しても，大適中の温度や密度の悪化はq／pの悪化と同じ程度となる、そ

、して，表面の近くでは，氣墜に比して1輻射墜は非常に小さV・ものとなる．

　（2）若し，q／P＝3といふ場合には，大鶴は上記と同じであるが，しかし，表

面に近V・大心中では，氣駆と輻射駆とはほぐ同程度となる．

（3）若レ3〈q・・P〈4恥曝舘は，．隷農部で曜一・となる・叉，．

q／pが塘せぱ，大氣の占める容積も，質量の中心への集中も共に急激に大きく

なる．又，表面では輻射堅に比して，副砲は非常に小となる．

　（4＞若し，q／pが4に殆んε等しくなれば，星の直径も，中心への集中も，

共に無制限に大きくなり，大氣の質量も亦無限となる．

　（5）若し，q／p琴4の場合には，星の直径も，質量の集中も皆無限大となり，

大i氣の外延部では，i氣墜はゼロとなる．

　こんなわけで，亘星では，q／P＞3．5の場合には，質量の中心集中と，中心温

度とは，“標準型”の場合よりも著しく大きいものとなる～二とが知れた．若し
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　し
q／pが4に近づけば，星の中心部の密度は（手均密度に比べて）無制限に大き

くなる．伺，星の表面の温度や密度が有限のものと老へる場合には，其の星の

大氣はウンと大きく撰がつたものとなるが，しかし，勿論，密度は非常に稀薄

である筈だから，結局，其れは殆んど透明で，途に温度も密度もゼロになる所

まで，『光の凹田は行はれない．

　一例として，駅者座α星（カペラ星）は有名な亘星で，太陽型の星だが，太



130 天　昇新知　芦 間昇250

陽に比・・ミて，質量は4倍，光輝は120倍，直樫は16倍である．若し，此の星の内

部の温度や籍度の分布が“標準型”と同様であると假摩すれば，中心部の温度

は5000000。となる．（太陽の中心温度は195000000である）

趨新星のスペクトルを組み立てる

　普通の薪星（Nova）に数百千倍する光輝を放つものが所謂“超新星”（Super－

nova）である旗，’さすがに我が銀河系中には，かの1572年のカシオペヤ座ティ

ヒ。星とか，一牛座の“蟹星霧”の前身だとか，　極めて僅かしか現はれないけれ

ど～よその宇宙，部ちあちらこちらの渦巻き星霧の中には可なり霧しく輩見さ

れる，此等の超新星のスペクトル中に親はれる線は非常に幅が廣くて，普通
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　バンド　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　ラぜン
200オングス1・レiム位にも籏がり，恰も，線では無くて，帯の如く太い．

　ホイプル（F．L．　WhipPle）氏とペイン・ガポシキン（C，　Payne－Gaposchkin）

女史は，此等の超新星の物理構造を研究するため，先づ最初の試みとして，ご

く普通の，有りふれた化學原子の獲光線が或る程度の連綾スペクトル上に：重複

して居るものと畑谷し，樹ほ，星から爆心噴出するガスが，秒速12000キ・位

の速度のために，ドブラ効果によってスペク㍗ル線が幅瞬くなってみると假淫

して，果して観測した通りのスペクトルが組み立て得られるものか否かを研究

した、比較のため利用した超新星は，

　　N．G．　C．5253中のセンタウル座Z星（1S97年，　E．　C、ビケリング氏螢見）

　　N．G．　C．4303中の超新星SN　1926（1936年，ノ・マソンHu・mason氏善和）

N．G．　C．4273ソ　タノ

N．　G．　C．　loo3，／　t／

N．　G．　C．　4182　，1　i！

SN　1936（！936年，’〆　　　が　　　　fノ　）

SN@1937o簾：溜奪野鑑翻）

『難1禰灘）
　今までの諸家の研究によれば，超新星の有効温度は10000K位で，案外に低

く，蓮績スペクトルは時日の経過と共に衰へ，　温度は極大光輝以後200日以内

忙上昇するらしい．

　ホイプル，ペイン爾氏が計算に用ひた原子は，

　　　水　素1極中性）　　1酸　素5種（電離II，III，IV，V，VI）

　　　ヘリウム　2種（中性1，電離II）　　ナトリウム　1樽中性）

　　　炭　　　素　3種（電離II，　III，　IV）　　カルシウム　1種（電離II）

　　　窒　素4種（電離il，III，IV，V）鐡　 1種（電離H）

の18種で，各原子のスペクトル線は，ドブラ効果のために，皆，倒立岡岬線の
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形の強度を示すものと想等し，計算された・

、結果は，削際の超新星スペクトルを非常に巧みに再現してみることが知れ

た．外れにより判明したことは，超新星は，普通の恒星や新星に比較して，水

素は案外に少なく，其の代り・鐵は比較的に多い・結局，超新星は・普通の薪

星と根本的な差違があるわけでなく，只，爆獲のスケ1ルが大きいことだけが

差である．

恒星像の縁の暗さについて

　太陽を望遠鏡によって眼観観測をしたり，或は爲眞に撮影したりして見る

と，恥い像の中央部と縁の部分とで，著しく明るさが違ふζとは誰でも知って

みるし，どの書物にも書bてある．つまり，中央部よりも，縁の方が目立って

暗いのであるが，この縁の暗さは，太陽を観測する時の光線の波長によっても

著レV・違ひのあるもので，例へば，赤い光や熱線の観測年よると，縁の暗さは

大して寵しくないけれど，青い光や董外線の場合には，層縁の暗さは極めて著し

v・．つまり，波長が短かいほど，縁の暗さは甚だしいのである．昔は此の現象

を，學者は皆太陽のV〈氣tcよる光線の吸壕父によるものと考へてるk．勿論

痴れは一癖それで良いのである．我が地球の場合だつて，朝やけや，夕やけの

時には，地図線に近い太陽が赤味を帯びて見える．配れも全く室氣が日光を

（殊に，波長の短かい青色や董色の光を）吸牧するためなのであるから，若し何

かの方法で，地球以外の遠い場所から地球を見たならば，幾らかでも，地球の

端の方は赤味を帯びて見える筈である．

　しかしながら，地球の場合は，光を反射する地面と，光を吸面する室温暦と

がハツキリ匿別されてるて，しかも，地面は光が不透明なのだから，話は比較

的に簡軍であるけれど，太陽の場合には，全艦が氣農なのであるから，光を放

つ暦と，之れを吸牧する大氣暦との匪別が判然としてみるわけではない．言は

N“，内部の層でも，外部の層でも，皆ある程度まで，寸寸と吸牧とを同蒔にや

ってみるのである．只，各暦の密度や温度が違ふため，稜光と吸牧との割り合

ひが種々違ってみるのてある．こんな事1伏のために，吾々が太陽を観察してみ

る場合に，光球の中央部の光は，可なり深い内部から画して継てみるし，叉，

縁の光は，比較的に淺い層から來てるるわけである．言ぴ換へれば，吾々は，

太陽隊の中央部では，深い奥の方を見てみるのだが，縁の部では，淺い所を見

てみるに過ぎない．更に熱れを別の言葉で言へば，太陽の中央部から出て來る

光は，比較的に内部の，温度の高い（密度も濃い）部分から護する光である

し，之れに反して，だん々々縁の方へ寄れば寄るほど，其の光の元は低温度
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で，小密度の（帥ち稀薄な）部分の光である．之れ故に，太陽豫の縁の暗さと

いふものは，箪なる吸敦以上に，非常に複雑したものであって，昔から學者た

ちが此の暗さの理論を，實際の観測と・含致するやうに求めようとしてみるけれ

老，仲k成功しない．しかし，叉，一方から考へて見ると，若し此の太陽豫の

縁の暗さの丞相を解決することが出品るならば，吾々は（普通天文二者は，

天恩の外部ばかりを眺めてみて，内部のことは全く知るtとが出來ないと一般

には，思はれてるるのに）天膿の奥深い内部の事惰を伺ひ・知る端緒を獲ること

になるのである．

　こうした事は，實は太陽ばかりではない．恒星も，一般には，我が太陽と同

じく縁の暗さがあるのだろうと思はれるのだが，何しろ世界第一の望遠鏡を用

ぴても，吾々は恒畢を只一窯としか見ることが出來ないのだから，普通には此

うした星の中央の明るさとか，縁の明るさとかを匿別して観測することは不可

能である．一一只，しかし，アルゴル星の如き蝕連星の場合には，其の光度や

スペク1・ルの精密な観測に：より，軌道の形や位置を知ると共に，二二上の明る

さの差違を知る手がかりがあって，其れによって，“縁の暗さ”を認め得るこ

とにもなるのである．尤も，此の蝕攣星の場合には，光度曲線から二選の形を

算定する場合に，縁の暗さがあるために，軌道の要素の計算が非常に面倒にな

って了うとV・ふことをラセル；シャブリ雨三等が嘗て指摘したことがある．今か

ら十重年も前に，ステビンス氏が琶座ア星の研究をし，叉，マクデヤミド氏が

カシオペヤ座TX星の研究をした時などには，　此等の星の縁が暗くなってみ

るか？或は全くそんな暗さが無いか？　といふ爾極端の有無を定めるのが精

一ぱV・であった．叉，ホンの5年ばかり前にパンネク1ク氏が此の問題を最：小

二乗法で解かうとした時にも，如何に苦心したごとか！～更に1939年にワィズ

Wyse氏は此の計算法に改良をヵnへ，次いでクロン（Kron）氏がカシオペヤ

座YZ星について研究して，途に8％以内の誤差を三って，星の縁の暗さを算

出することに成功したのであった．

　コパ1ル（Z．Kopa1．かの1936年の北海道の日蝕に，我が國へ來たことのあ

るチェコ観測除の一員）氏は，・最：近，此の問題についで，研究を進めた．前述

した通り，天艦豫の縁の暗さは，光の波長によっても著しく違ふのであるか

ら，蝕連星の場合に；2種以上の別々の光によって二重三回目光度観測をやれ

ば，星の色指数の曲面力珊はれて論る筈だから，止ヒの方法を“全蝕連星”の場

合に慮黙すれば，縁の暗さに話する出直は獲られるわけである．尤も，此うし・

た方法でP1ゼンベルグ（Rosenberg）氏が1936年にセブ．座U星の研究を試み

たことがあったけれど，’計算が面倒で二二しなかった．コパル良は更に優秀な

方法で先づ矢座U星の研究を徹底的に實施し，
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λ4050の光によって

Z4750　，／　／i

．縁の暗さ＝u職0．5±02

〃　　〃　　口u二〇。4＝1　O．2

といふ数値を獲た．印ち，此の結果によって，矢座U星の縁の暗ざは，色の

匝別によって著しV・違ぴがないととが知れた．

珍らしいセ7エイド愛星．‘‘きりん座RU星”

　日英米戦開始後の郵便によって入手したハ1バ1ド天丈毫ブレテン第915號

に“きりん座RU星”の研究が載ってみる．光度の：方はペイン・ガポシキン

（C．Payne・Gaposchkin）夫人，スペクトルの方はメヨル女史（M．　W．　Mayall）

の研究文である．

　とのRU　Camelopardalis星は過去20飴年も前から知られてみる攣星で，

赤維7h　10mg，赤緯＋69“S2「（分鮎1900．0）であり，爲眞光度は極大9．2から極小

10．6まで論じ，眼覗光度は8．1から9．3まで攣じる．但し，爲眞光度曲線は摸型

的なセブ、イド型であるが，眼覗光度曲線は極小部が鋭く尖り，珍らしv・形をし

てみる「從って，色指藪の曲線も：甚だ特徴ある形である．此の星は攣光週期が

約22日17であるが，しかし永V・間に由れが著しく攣り，週期4S日（全幅とし

て）も攣動ずる．叉，スペクトルは極大光度の時にKo型であるが，其れが

漸次攣化して，極小光の終り（即ち，今や増治しよっとする時機）にはR2型と

なる．又，極大光の痔は水素の暗線が現はれるのに，極小光の時には其れが輝

線に攣る．しかし，此等のスペクトルの攣化は大艦連績的であるから，其の原

因は多分出直氣の温度か何かの憂動によるものだろう．

　この珍らしい張星RU　Camelopardalisにもよく似た性質の攣星が爾二つ

ある．一つは乙女座W星で，光度曲線の形，週期の攣軌光度と覗線弘治と

の關係，及び極小光の附近で輝線スペクトルが現はれるなど，共通である、乙

女座W星は亭均週期17日で，銀緯が高く，硯線速度も強きV・．スペクトルは

cGoeである．恐らく此の星は冠座R星の如く，炭素星であって，温度が飴

りに高いためにスペクトル帯が現はれないのだろう．

　今一つの同類の星はM3とV・ふ星下中にある所謂“パ1ナ」ド攣星”であ

る．ジョイ（∫oy）氏の研究が1940年に震表されたが，攣光曲線の形や，それと

覗線速度との訓話，スペクトルの攣動等々，皆，乙女座W星に似てみる．UX

Lupiや，　H．　v．1G495や，白鳥座vx星等も亦此の種類のものらしv・．

　之れで見ると，普通のセフェイド型の子星と並行して，今一つ別に，週期や，

光度曲線や，スペクトル等の相似する一群の岬町があるものらレV・，


