
Section 6.

恒星の構造 (2)

6.1 恒星進化の計算


6.2 ポリトロープモデル



MESA code

http://mesa.sourceforge.net/index.html

http://mesa.sourceforge.net/index.html
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Figure 1
Abundance distribution against an enclosed mass Mr before (a, c) and after (b, d) an explosion of a Population (Pop) III 20-M! star with
E51 = 1 (a, b) and solar metallicity 20-M! star with E51 = 1 (c, d). A Pop III star is more compact. Thus, compared with a solar
metallicity star, each layer is more extended in mass. The ejected Fe is explosively synthesized in the Si and O layers with Ye ∼ 0.5 in
the progenitor star.

collapse is successfully transformed into an explosion, stellar materials undergo shock heating
and explosive nucleosynthesis. In “explosive nuclear burning,” the timescale of the main nuclear
reaction is shorter than the hydrodynamical timescale of an expansion.

The mechanism of transformation from collapse to explosion is not fully understood (e.g.,
Janka 2012, Kotake et al. 2012, Bruenn et al. 2013, Burrows 2013). Thus, simulations of explosive
nucleosynthesis usually need to generate a shock wave at a certain “mass cut” via the introduction of
thermal or kinetic energy. The final kinetic energy of explosion E and the mass cut that separates the
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爆発直前の星の元素分布



(C) A. Heger 

https://2sn.org/stellarevolution/explain.gif

星の進化：“Kippenhahn diagram”
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対流
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Section 6.

恒星の構造

6.1 恒星進化の計算


6.2 ポリトロープモデル



ポリトロープ

木暮 (2011)
https://tenkyo.net/kaiho/pdf/2011_01/2011-01-03.pdf
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と弔辞を送っている [35]。 
第 1 次大戦後、ドイツ国内ではユダヤ人に

対する迫害が徐々に強まり、カールの息子の

マーチン・シュワルツシルドの時代にはナチ

ス政権によって過酷なユダヤ人迫害が激しさ

を増していた。マーチンはついに 1935 年に

アメリカに亡命している（[36]）。マーチンも

恒星物理学の道に入り、プリンストン大学天

文台で星の構造と進化の研究に進むようにな

るがその背景には父カールと伯父エムデンの

影響があったであろう。 
エムデンはスイス移住の前、1930 年に創刊

さ れ た 天 体 物 理 学 誌 （ Zeitschrift für 
Astrophysik, Zs.f.Ap）の創設にもかかわり、

チューリッヒに移った 1933 年以降も編集を

続け、編集者として最後の年になった 1936
年には同誌に「光球表面における回転則につ

いて」[37]という論文を寄稿したりして、太

陽への関心はなお続いていた。その後は静か

な晩年を送っていたが、1940 年に病を得て

78 歳で他界した。 
 

 
図 11 カール・シュワルツシルド家の家族写

真 
左から 2人目がカール、その他の人は同定され

ていないがエムデンも同席している筈である。 
カールより 9歳年上という年令から推定すると

中央に座った人がエムデンで彼の左隣がクラ

ラ夫人であろう。[38]  

6.2 エムデンのガス球論 
  ｢ガス球論｣ ([34]) は正式には「ガス球論、

熱力学理論の宇宙論的および気象学的諸問題

への応用」と題した、450 ページを越す大著

で、その内容は 2 つの部分から出来ている。 
 第 1 部は基礎理論で 13 の章からなり、完

全気体の熱力学から始まってポリトロープガ

ス球論を丹念に構成していく手法は見事な建

築物を見る感じである。その過程でレーンや

リターの導いた表式や法則も現われてくるが、

出所には触れていない。リターの項で述べた

基本方程式（(8)式）もそのままの形で再度導

かれており、通常、エムデンの微分方程式と

呼ばれている。エムデンはこの方程式に基づ

いてポリトロープガス球の詳細な解析と数値

計算を行っている。計算例の一つとして半径

無限大のポリトロープ球内の温度分布のパラ

メータによる違いを図 12 に示しておこう。

ここで注目されるのはエムデンが半径無限大

のポリトロープ球を考えていたという点であ

る。それについては後述する。 
 

 
図 12 エムデンの無限の広がりを持つポリ

トロープ球内の相対的温度分布の計算例 
パラメータは n はポリトロープ指数、k は比

熱比 γ にあたる。[34] 
 
 

－16－            ■ 連載 恒星天文学の源流【13】 ■ 
 

天文教育 2011年 1月号（Vol.23 No.1） 

第 2 部は「諸現象への応用」と題して 5 つ

の章からなっている。そのうちの第 4 章が「地

球とその大気」、第 5 章が「太陽」である。｢太

陽｣はさらに「静かな太陽｣、｢回転する太陽｣、

「振動する太陽」の 3 節に別れている。太陽

を扱った「静かな太陽」ではポリトロープ指

数を n = 1.5 と n = 5 の場合について詳し

く解析している。こうした解析から彼は n = 
1.5 の場合について太陽中心の状態を 

     中心密度 ρc = 8.27 g/cm3 
     中心圧   pc = 81.69 億大気圧 
     中心温度 Tc = 1200 万度 

と推定している。 ここで 1000 万度を越す太

陽中心温度が初めて現われてくる。 
リターらと異なり、エムデンはガス球半径

を有限の場合と無限の場合を併行して考察し

ている。当時、光球の外側に彩層やコロナな

ど外側空間につながる現象が知られており、

外側(星間空間)は真空で温度 0 と考えられて

いたので半径無限大のガス球の必要性を考え

たのであろう。実際、無限半径のポリトロー

プ球ではある半径で温度が 0 となり、密度も

0 に近づいて外側空間と接続する解もえられ

ている(図 12)。また、太陽が半径無限大から

準静的に収縮したとして、その年令を数百万

年と推定しているが、リターほどには年令に

こだわっていない。また、太陽の項では内部

構造のみならず、太陽面現象やフラウンホー

フェル線の形成なども取り扱っており、太陽

が幅広い面から考察されている。 
最後に「歴史的ならびに批判的」と題した

章が設けられており、そのなかでは｢ガス球

論｣著述の背景となった当時の研究成果を広

く紹介し、それぞれに対し批判的解説を行っ

ている。その中で星の構造論を築いた人とし

て、レーン(1870 年)、その 9 年後のリター

（1878 年）、さらにその 9 年後のケルビン卿

(1887 年)の 3 人を挙げ、19 世紀後半の恒星

進化論を切り開いたマイルストーンとして高

く評価している。 

 
図 13 エムデンの｢ガス球論｣の表紙（[34]） 
 

エムデンの基本的考え方はレーンやリター

と変わっていないが、理論が整備され、応用

例が多いことからガス球理論の集大成と呼ば

れ、4 版を重ねて、星の内部構造論の基本的

テキストとなって広く知られるようになった。 
なお、アメリカに渡ったエムデンの甥、マ

ーチン・シュワルツシルドは 1958 に著書「星

の構造と進化｣[39]を著わしているが、この書

で歴史的なマイルストーンの研究者として、

順にエムデン、エディントン、チャンドラセ

カールの 3 人の名前を挙げている。時代はす

でに核融合に基づいた「恒星物理学の黄金時

代」に入っており、ポリトロープ球論はすで

に時代遅れになっていたが、シュワルツシル

ドはポリトロープ球にも触れ、エムデンの微

分方程式を紹介している。ただし、リターや

エムデンと異なり、ポリトロープ指数が星内

部で中心からの距離に依存する例を挙げてい

る。しかし、この著書の本題はすでにポリト

Lane (1870), Emden (1907)





Standard Solar Model

https://www.sns.ias.edu/~jnb/SNdata/sndata.html



Standard Solar Model

https://www.sns.ias.edu/~jnb/SNdata/sndata.html



Standard Solar Model

https://www.sns.ias.edu/~jnb/SNdata/sndata.html

中心

外側

β = const

(T ~ ρ1/3)



Figure 9.8. Occurrence of convective regions (gray shading) on the ZAMS in terms of fractional mass coor-
dinate m/M as a function of stellar mass, for detailed stellar models with a composition X = 0.70, Z = 0.02.
The solid (red) lines show the mass shells inside which 50% and 90% of the total luminosity are produced. The
dashed (blue) lines show the mass coordinate where the radius r is 25% and 50% of the stellar radius R. (After
Kippenhahn &Weigert.)

of the star when M approaches 100M!. This is mainly related with the fact that at high mass, ∇ad is
depressed below the ideal-gas value of 0.4 because of the growing importance of radiation pressure.
At 100M! radiation pressure dominates and ∇ad ≈ 0.25.

In low-mass stars the pp-chain dominates, which has a much smaller temperature sensitivity.
Energy production is then distributed over a larger area, which keeps the energy flux and thus ∇rad
low in the centre and the core remains radiative (see the 1M! model in Fig. 5.4). The transition
towards a more concentrated energy production at M > 1.2M! is demonstrated in Fig. 9.8 by the
solid lines showing the location of the mass shell inside which most of the luminosity is generated.

Convective envelopes can be expected to occur in stars with low effective temperature, as dis-
cussed in Sec. 7.2.3. This is intimately related with the rise in opacity with decreasing temperature
in the envelope. In the outer envelope of a 1M! star for example, κ can reach values of 105 cm2/g
which results in enormous values of ∇rad (see Fig. 5.4). Thus the Schwarzschild criterion predicts a
convective outer envelope. This sets in for masses less than ≈ 1.5M!, although the amount of mass
contained in the convective envelope is very small for masses between 1.2 and 1.5M!. Consistent
with the discussion in Sec. 7.2.3, the depth of the convective envelope increases with decreasing Teff
and thus with decreasing M, until for M < 0.35M! the entire star is convective. Thus these very
low-mass stars lie on their respective Hayashi lines.

9.3 Evolution during central hydrogen burning

Fig. 9.9 shows the location of the ZAMS in the H-R diagram and various evolution tracks for different
masses at Population I composition, covering the central hydrogen burning phase. Stars evolve away
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CNOサイクル 


=> エネルギー生成大

低温

=> opacity大

星内部のエネルギー輸送
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内側 星の質量
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5-1. n=1.5, 3の場合にレーンエムデン方程式を数値的に解け


        (解いた方法も簡単に説明すること)


5-2. ポリトロープモデル (n=1.5, 3)の結果とStandard Solar Modelを 
         比較し、考察せよ。

レポート課題 5 



まとめ

• 恒星進化の計算


• 各時間での平衡状態を求める


• HR図上での進化 (星の明るさ、半径)


• 星の中の元素組成の変化


• ポリトロープモデル


• P = K ρ1+ 1/nでかける場合 


• 縮退圧：EOS自体がこの形


• 対流：星の構造がこの関係を満たす (断熱勾配)


• エディントン標準モデル： (β = Pgas/P = const)


