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星々の終末の姿【2】 

白 色 矮 星 の 観 測 史  

西村昌能（京都府立洛東高等学校）  
 

1．さて、前回に引き続き…… 

 前回、白色矮星の発見について述べました。

白色矮星の発見では、位置天文学、天体力学、

天体分光学、相対論、量子力学などの各方面

で、当時の最先端技術や理論が駆使されてい

たのがわかったと思います。言い換えれば、

白色矮星の発見やその理解が新しい理論の証

拠・証明ともなったのです。また、これらの

発見は偶然の結果が多かったこともわかりま

すが、これは単に偶然というだけでなく、発

見というか学問の発展は、周辺科学のお膳立

てがあってのことであるともいえるでしょう。 
 さて、今回は白色矮星研究のその後につい

て、観測面での研究の歴史を見てみたいと思

います。 
 
2．高速度星の発見 
 科学は、分類に始まるといわれています。

そのためにはたくさんの例が必要です。しか

し、1930 年には、白色矮星はたった 3 星し

か知られていませんでした。シリウス伴星、

エリダヌス座 40 番星 B、それとファン・マ

ーネン星（ファン・マーネン 2 番星）でし

た。シリウス伴星とエリダヌス座 40 番星 B
の発見については前回詳しく書きました。 
 3 番目に発見された白色矮星は、このファ

ン・マーネン星です。発見者のファン・マー

ネンはカプタインの弟子でした。カプタイン

は宇宙（当時は銀河系）の形や大きさを調べ

る研究をしていました。余談になりますが、

この頃の研究史を調べていますとオランダ人

の名前がよくでてきます。この師匠と弟子も

オランダ人です。 
 さてファン・マーネンは、カプタインの研

究の一環で、ウイルソン山天文台で撮影され

た乾板を調べる作業をしていました。1917
年、ラランデ 1299 という固有運動の大きな

恒星（1 年間に 1.4 秒角）の高速移動する伴

星を探査しようと、同天文台で撮影された 2
組の乾板を見て、別の高速で移動する暗い恒

星を見つけたのです。まったくの偶然でした。 
 この星は、1 年間に 3 秒角もの大きな角度

で移動していました。この異常に大きな固有

運動は、この星がたいへん近くにあることを

意味しています。ところが、写真等級は

12.91 等で非常に暗いものでした。分光観測

も行われ、アダムスの見立てによるとスペク

トル型は F0 ということになりました[1]。 
 1926 年、アダムスとジョイ（図 1）によ

って視線速度の測定が行われ、238km/s の

速度で遠ざかっていることが明らかになりま

した[2]。視線速度が 50km/s 以上の 59 星の

観測結果をリストアップした彼らの論文では、

この星は van Maanen No.2 dF3 とあります。

ファン・マーネンリストの 2 番星でスペク

トル型が F3 の矮星（dF3 のｄは dwarf の意

味）としていたのです。この視線速度は文字

通り宇宙記録の速度でした。このことと写真

等級の暗さから、ファン・マーネン星も白色

矮星の仲間と認められるようになったのです。 
 このように、高速度星（固有運動が大きい

という意味）で見かけが暗い恒星は、近くに

ある表面温度の高い白色矮星である可能性が

示されたのでした。 

 図 1 ジョイ[3] 
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 4 番目に発見された白色矮星は、ファン・

マーネン 1166 番星でした。この星は、ライ

デン天文台（オランダ）のオースタホッフに

よって、ペルセウス座のｈ－χ星団の中に発

見されたものです[4]。 
 彼は分光観測の結果、有効波長から色指数

を見積もりました。有効波長とは、20 世紀

初期に用いられた恒星の色（すなわち表面温

度）を推定するテクニックです。望遠鏡の対

物レンズの前に回折格子を置き、写真を撮る

と左右に拡がった同じ次数の回折像が写りま

すが、その間隔は一番感光に寄与した波長と

関係があり、その波長を有効波長といいます。

詳しくは、大沢先生の著書[5]をご覧くださ

い。ヘルツスプルングが HR 図に用いた色

指数も、この有効波長から得られています。

この恒星の色指数は－0.1 等と見積もられま

した。固有運動の大きさは 0.173 秒角で、

写真等級は 13.44 等でした。 
 A 型星の絶対等級を 1 等とすると、空間

運動の大きさは 2070km/s という高速度とな

ります。これは、この星が遠くにあると仮定

して見積もられた値で、常識的にはあり得な

い速度です。そこで、この星は近いが暗い、

つまり半径の小さな恒星であり、これは白色

矮星に違いないと判断されたのです。 
 このオースタホッフの観測によって白色矮

星ではないかと指摘されたファン・マーネン

1166 番星は、エーマンによって詳しく分光

されました[6]。彼はストックホルム天文台

の 40cm 天体写真儀に対物プリズムを取り付

け、低分散分光写真乾板で撮影し、さらに

100cm 反射望遠鏡を用いてスリットレスの

分光写真乾板で撮影しました。それぞれの乾

板はマイクロフォトメーターにかけられ、こ

こに世界で初めて、白色矮星のスペクトルト

レースが得られたのです。マイクロフォトメ

ーターというのは写真濃度を光の強度に変換

する装置です。このことは、白色矮星スペク

トルの定量解析が始まったことを意味します。 
 彼は Hγと Hδ（水素のバルマー系列の

３番目と４番目の吸収線）の線輪郭が広くて

浅いと報告し、この星は A 型星であるとし

ました。後に彼は、バルマー線の輪郭の広さ

はウンゼルトらの研究からシュタルク効果に

よるものであると報告しました[7]。 
 原子はある強さの電界におかれると、その

吸収線はいくつかの線成分に分離します。こ

れをシュタルク効果といいます。恒星の光球

のような圧力の高いところでは、光を放射・

吸収する原子はまわりのいくつもの原子、イ

オン、電子の電気的影響（電界）を受けます。

そのため、たくさんの線成分が重なり合って

線幅が拡がる、つまりぼやけて見えるのです。

水素のような質量の小さな原子では、シュタ

ルク効果の影響がたいへん顕著で、吸収線の

輪郭は大きく翼を拡げたようになります。富

士山を逆さにしたような形になるのです。密

度が大きいほどシュタルク効果の効き具合は

大きくなります。白色矮星は恒星の中では、

高重力で高密度です。そのため、水素の線幅

はたいへん広く、ついで主系列星、巨星、超

巨星という順に線幅は狭く、鋭くなります。

これを水素線の絶対等級効果（絶対光度効

果）といいます。水素のバルマー線の輪郭を

調べると、恒星の階級がわかるのです。 
 このとき、リンドブラッド（図 2）が

1921 年にエリダヌス座 40 番星 B で指摘し

た水素の吸収線の形の物理的解釈がなされた

のでした（[9]を参照）。 
 

 
図 2 リンドブラッド[3] 
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図 3 エーマンによって得られた白色矮星の

スペクトルトレース[6] 

上がファン・マーネン 1166 番星、下はエリダ

ヌス 40 番星 B のもの。横軸は波長で、縦軸は

写真濃度を光の強度に変換したもの。緩やか

な山形の曲線が連続輻射（コンティニューム）、

その中のへこみが水素のバルマー線である。

原図は見にくいので白黒を反転した。 

 

図 4 A0 型星の絶対等級効果[8] 

強い吸収線が水素のバルマー線である。上段

から HR1040 A0Ia、ηLeo A0Ib、αDra A0III、

γGem A0IV、αLyr A0V、一番下に白色矮星エ

リダヌス座 40 番星 B が見える。バルマー線の

ぼやけはシュタルク効果によるもので、表面

重力加速度の大きい星ほど良く効く。 

3．白色矮星のスペクトル分類 

 現在では、太陽系外縁にある天体群の研究

で有名なカイパー（図 5 左）も、1930 年代

半ばには高速度星の研究をしていました。こ

のころ、オランダ人カイパーは、ヘルツスプ

ルング門下で学位を取ったのち、リック天文

台の 36 インチ望遠鏡を使って大きな視差を

もつ恒星の分光観測を行っていました。その

後、彼は、マクドナルド天文台の 82 インチ

望遠鏡で 0.3 秒角の大きな固有運動をもつも

のを含めた暗い恒星の研究を始めました。 
 最初の成果は、1934 年に行った二つの白

色矮星の発見でした。その後、1941 年には

38 個の白色矮星のリストを作成しました

[10]。これらの星々の等級は 15 等程度まで

の暗さだったのですが、シリウス伴星以外は

自前の観測でした。シリウス伴星については

観測が困難であったためです。前回の図 2
（「天文教育」2007 年 1 月号 2 頁）にシリウ

スの軌道を引用しましたが、ちょうど 1930
年代後半から 1940 年頃は主星と伴星の離角

がたいへん小さかった時期だったのです[9]。 
 さて、38 個の標本があれば、誰でもその

スペクトルの様子の違いに目をやり、分類を

試みるでしょう。カイパーも分類を行い、次

のようにスペクトル分類しました。 
 
Con（continuous の略）：低分散のスペクト

ルでは吸収線が見つからないもの。 
ｗA：スペクトルがエリダヌス座 40 番星 B

にたいへん良く似ているもの。水素のバ

ルマー線で Hαから Hηまでが見えてい

て、他の吸収線は見えない。バルマー線

はシュタルク効果で幅広くなっている。

通常、バルマー端から始まる水素の連続

吸収は Hηを超えたところから始まり、

その強さは B3－B７の中期 B 型星に対応

する。大多数の白色矮星はこれに属する。 
ｗAs：ｗA に似るが、バルマー線の幅は広
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くない。ｓは sharp の略。 
ｗA5：難しい状況で観測されたと思われる

シリウス伴星のみ。ｗAs と同じものと思

われる。 
ｗF：1 回電離したカルシウム（CaII）の

H,K 線のみが見えている。ただし、通常

の F 型星より弱い。 
ｗF5：CaII の H,K 線は、通常の F 型星と

同じくらいの強度。付け加えて、波長

3835Åに強い線（おそらく MgI の三重

線）が見える。他の吸収線は見えない。 
ｗG：CaII の H,K 線は強い。一方、紫外域

での幅広いブレンド（他の吸収線の重な

り）は G 型星に似る。 
 
 ご覧になっておわかりのように、ｗは白色

矮星を表し、AFG はバルマー線や CaII の

H,K 線などから考えた表面温度系列（スペ

クトル型）を、次の添え字は吸収線の鋭さや

中間型を示します。 
 カイパーの分類では Con が７星、wA が

22 星、wAs が 4 星、wA5 が 1 星（シリウス

伴星）、wF が１星、wF5 が 1 星、wG が１

星（ファン・マーネン 2 番星）、不明が 1 星

（プロキオン B）となりました。一つの恒星

が一つのカテゴリーを作っているのは、著名

な星がプロトタイプになっていて早くから研

究されていたからだと思います。なお、プロ

キオン B は仮説的に白色矮星であるとして

いますが、この星についてはエディントンが

1924 年に白色矮星ではないかと推定してい

ました[11]。 
 その後、カイパー自身は、1944 年に分光

観測で木星の衛星タイタンの大気を発見した

ことを報告する論文を書いて以来、研究のほ

とんどを太陽系天文学に傾倒させています。 
 
4．白色矮星の大規模サンプリング 

オランダ出身のロイテン（図 5 右）は、

図 5 カイパー[12]とロイテン[16] 

 
最初、リック天文台で低光度星の分光学的研

究を始めましたが、銀河系の研究で有名なハ

ーロー・シャプレーとの共同研究によって高

速度星のサーベイに着手するようになりまし

た。これはブルース固有運動サーベイと呼ば

れるもので、南アフリカに設置された口径

24 インチのブルース反射望遠鏡を利用する

ものでした。この仕事は 1928 年に始まり

1937 年まで続けられました。 
 白色を示す高速度星の探査結果は 1940 年

から出版され、1949 年までに 100 個の新し

い白色矮星の報告、1960 年には 400 個の白

色矮星が報告されるようになりました。

1963 年から始められたパロマー天文台のシ

ュミットカメラ（図 6）を用いた北天のサー

ベイでは、1970 年に 2934 個の白色矮星と

思われる恒星がリストアップされました。中

には、高速度星の“中間物”または「準矮

星」と呼ばれる恒星が含まれうるのです。

「白色矮星は発見しやすさでは一番だが、観

測するには手強い」というロイテンの言葉に

は注目すべきです[13]。 
 ロイテンは 82 インチのマクドナルド望遠

鏡で分光観測を行いました。そして、1952
年、新しい白色矮星の分光学的分類を提案し

ました[15]。1945 年、当時マクドナルド天

文台の巨大望遠鏡の管理運営は、マクドナル

ドとヤーキス両天文台の台長オットー・スト 
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図 6 パロマー天文台のシュミットカメラ。

手前の人物はエドウィン･ハッブル[14] 

 
図 7 口径 82 インチのオットー・ストルー

フェ望遠鏡[17] 

ルーフェが行っていました。ロイテンはスト

ルーフェ台長にマクドナルド天文台の望遠鏡

を利用させてもらったのです。マクドナルド

天文台には、建設当時世界第 2 位の口径 82
インチ（2.1m）望遠鏡、いわゆるオット

ー・ストルーフェ望遠鏡（図 7）がありまし

た（望遠鏡は 1933～1939 年に建設されまし

た。現在でも現役の望遠鏡です）[17]。この

望遠鏡と分光器で暗い白色矮星の観測をした

のです。その後も、82 インチ望遠鏡を利用

して白色矮星の分光観測を行い、1950 年に 

 
図 8 100 インチ フーカー望遠鏡[18] 

 
図 9 オットー・ストルーフェ[3] 

は 1948 年まで世界最大であったウイルソン

山天文台のフーカー100 インチ望遠鏡（図

8）も利用して、合計 150 個の白色矮星の観

測を行ったのです。 
 オットー・ストルーフェ（図 9）は、ドイ

ツ系ロシア人で、天文学者の家系に生まれ、

ロシア革命のとき、アメリカに亡命した天体

物理学者です。恒星分光学の始祖の一人で、

IAU の恒星スペクトル委員会の委員長（後

に IAU 会長）でもありました。そのため、

ロイテンの白色矮星の分光観測研究にたいへ

ん理解を示していたのでしょう。 
 ロイテンの分類は、基本的にはカイパーと

差はありませんでした。分類記号は縮退星

（degenerate star）を意味すると思われる

D と A,B,C,および F をつけたものでした。 
 
DA：バルマー線が見えるもの。 
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DB：ヘリウム線のみが見えるもの。 
DC：コンティニュームだけが見えているも

の。 
DF：CaII 線が見えているもの。 
 
 さらに、DA では０から７まで、DB では

０と１の添え数字をつけて細分しています。

彼の流儀でいくと、ファン・マーネン星は

DF、エリダヌス座 40 番星 B は DA-4 とな

ります。白色矮星より明るい“中間物”もし

くは「準矮星」には、「半縮退星」（ semi-
degenerate stars）という意味をもつ SD を

スペクトル型の前につけるように仮の提案を

しています。彼の論文には、D を縮退の D
からとったとは書かれていませんが、SD は

半縮退という意味をもつと書かれた部分があ

るので、 D は dwarf の D ではなく、

degenerate の D だと判断しています。 
 
5．パロマーの巨人望遠鏡がこびとを相手に

して 

 さて、グリーンシュタイン（図 10）は、

1958 年、新しい分類を提案しました（さら

に、1960 年に少し改訂しています[19]）。彼

は、パロマー山の 200 インチヘール望遠鏡

（図 11）を使って、白色矮星の質量、光度、

表面重力加速度、化学組成、磁場、重力赤方

変位、固有運動などの研究をしていました。 
 さて、彼の分類は以下のようなもので、基

本はロイテンのものと変わりません。 

 
図 10 グリーンシュタイン[3] 

 
図 11 パロマー200 インチヘール望遠鏡[21] 

DC：連続スペクトルで、深さが 10％以上の

吸収線が見えない。 
例：W1516、L1363 

DC,K：CaII の H,K 線が弱く見えている。 
例：W489 

DO：HeII の吸収線が強い。HeI と H（バル

マー線）の両方もしくは片方が見える。 
例：H Z21 

DB：HeI が強い。バルマー線は見えない。 
例：L 1573-31 

DA：バルマー線はあり。HeI は見えない。 
例：エリダヌス座 40 番星 B 

DA,F：バルマー線は鋭く弱い。CaII は弱い。 
例：R627 

DF：CaII はあり。バルマー線は見えない。 
例：L745-46A 

DG：CaII、FeI はあり。バルマー線は見え

ない。 
例：ファン・マーネン 2 番星 

λ 4135：幅広いミンコフスキー帯（未同

定）が見える。 
例：AC＋70°8247 

λ4670：波長 4670Åと 5140ÅにC2と思わ

れる吸収帯が見える。 
例：L879-14 

 
 なお、添え字には、ｐ：特異型、wk：弱

い、e：輝線、s：鋭い、などとスペクトル線

などの特徴を表す記号を付けます。また、恒
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星名で、L は Luyten、W は Wolf、R は

Ross、HZ は Humason-Zwicky など、それ

ぞれのリストを表す記号です。 
 彼の分類で DO 型は、フマーソンとツビ

ッキーの観測（1947 年）で見つかったもの

です。λ4135 というカテゴリーは、1938 年

ミンコフスキーが AC＋70°8247 のスペク

トルに発見した、波長 4315Åと 4475Åに見

られるたいへん幅広く浅い吸収領域[20]を特

徴とするものでした。 

 
図 12 グリーンシュタインの白色矮星分類

スペクトル[22] 

 
6．白色矮星の分類最新版 

 その後、1983 年、サイオン、グリーンシ

ュタイン、ランドストリート、ウェグナーら

は、スペクトルだけでなく、白色矮星それ自

体で分類する方法を提案しました[23]。 
 
(1) 縮退星には大文字の D を使う。 
(2) 次に、可視域で見える主なスペクトル型

を大文字で表す。 
(3) 第三に、二次的な分光学的特徴、もしく

は（あれば）紫外域の分光学的特徴のよ

うな電磁気学的な様子を利用する。 

(4) 温度インデックス：二次的な特徴の次に

θ＝5040/T（T は恒星の表面温度）で定

義される温度尺度θ（ラッセルが提案。

詳しくは、例えば文献[24]などを参照）を

10 倍したものを 0～9 でつける。つまり、

10θ＝50400/T の値を利用する。表面温

度は無限から 6000K くらいまでを想定し

ていることになる。 
 
 彼らの分類は次のようであり、現在でも利

用されています。たとえば[25]のものは彼ら

の分類に基本的に同じです。 
 
DA：バルマー線のみ見える。HeI や金属線

見えない。 
DB：HeI 線は見える。水素線や金属線は見

えない。 
DC：連続スペクトル。電磁気的分光でも

5％より深い線は見えない。 
DO：HeII が強い。HeI、水素線はあり。 
DZ：金属線のみで、HeI や水素線はなし。 
DQ：電磁気的分光で炭素の線や分子線が見

える。 
 
 振り返って見ますと、White dwarf のｗを

使うのか、Degenerate stars のＤを使うの

か、研究者の切り口や思想、時代背景がその

分類記号に見え隠れしますが、1941 年にカ

イパーが最初に行った白色矮星の分類のカテ

ゴリーが、その後の再分類にも継承されてい

ったことがわかります。何事も最初が肝心と

いうことでしょう。 
 
7．シリウス伴星の物理観測 

 さて、分類が一段落したところで、白色矮

星の観測からわかる物理量の研究に目を向け

てみましょう。 
 もっとも興味深いのは、最初に白色矮星と

認められたシリウス伴星だと思います。一番
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私たちに近い白色矮星だけに、数多くの研究

者が目をつけています。それらの研究によっ

て、時代とともにかなり表面温度の見積もり

が変化しています。 
 前回ご紹介したように、1915 年にシリウ

ス伴星のスペクトルが撮影されました[9]。
それによるとスペクトル型は A0 型であり、

10000K 程度の有効温度だと考えられていた

といってよいでしょう。一方、1924 年のエ

ディントンの論文では F0 と書かれていて、

温度も 8000K 以下になりました。その後、

しばらく物理観測は他の白色矮星に振りかえ

られます。シリウスでは伴星が主星に近づい

てきたからです。重力赤方偏移も 1924 年の

アダムスの観測、1928 年のムーアの観測以

来、途絶えていきます。1935 年から 1950
年まで伴星は主星に接近していたため、その

間、伴星は見えませんでした。そして、徐々

に伴星が再び現れてきたのです。 
 日本でも、白色矮星の物理観測が行われる

ようになります。1967 年、後に国立天文台

長になる小平桂一氏（現 総合研究大学院大

学学長。図 13）は、できたての東京天文台

岡山天体物理観測所 74 インチ反射望遠鏡

（図 14）のクーデ高分散分光器を利用して、

シリウス伴星のスペクトルを撮影しました。 
 スリット上で伴星が 2mm 主星から離れて

いましたから、主星をスリットから遠ざけ、

副鏡の支持棒の回折光の間に伴星を置き、2
時間露光しました。得られたスペクトルは、

主星からの散乱光に挟まれる形で写っていま

した。そこで、主星の散乱光を除去した伴星

のスペクトルから、Hγの線輪郭と等価幅を

求め、そこから色指数を知るという手続きで、

寺下・松島（1966）のモデル大気から有効

温度 17000Ｋと表面重力加速度 logｇ=7.2、
バイデマン（1963）のモデル大気からそれ

ぞれ 14800Ｋと 8.0 という値を、モデルとの

比較から見積もることができました[26]。 

 
図 13 小平桂一[27] 

 
図 14 岡山天体物理観測所 74 インチ反射望

遠鏡[28]。極軸の南側（写真では右）にク

ーデ分光器室があった。現在は、HIDES と

いうエシェル分光器がおかれて活躍してい

る。 

 
 1963 年にオークは、パロマー山 200 イン

チヘール望遠鏡で、シリウス伴星のスペクト

ルを撮影しました。1971 年にグリーンシュ

タインらは、このスペクトルから得られた

Hαと Hγの線輪郭を理論モデル線輪郭と比

較することによって、シリウス伴星の有効温

度を 32000K±1000K、表面重力加速度 log
ｇ＝8.65、重力赤方変位の値を 89±16km/s
と求めました[29]。表面温度は一気に 2 倍に

なりました。これは大発見でした。余談です

が、表面重力加速度は cgs 単位系で表した対

数値です。実は今でも天体分光学では SI 単
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位系ではなく cgs 単位系を利用しています。

いや天文学全体が今でも cgs 単位系なのです。 
 1970 年頃、シリウス伴星は主星からもっ

とも離れるようになってきました[9]。です

から、このころたくさんの論文が生まれまし

た。1975 年にメーヴェらは、シリウスから

ソフト X 線が出ていることを発見しました

[30]。ANS という X 線衛星の観測からでし

た。1977 年にケスターは、UBV3 色測光、

uvby 測光から表面温度 22500±600K、表面

重力加速度 logｇ＝8.85±0.27 という値を推

定しています[31]。 
 1978 年にゲイトウッドらは、「シリウスの

研究」という論文を書きました[32]。彼らは、

シリウスの主星と伴星のさまざまな物理量を

自分たちの研究も含めてまとめました。表面

温度については、地上観測で得られた測光デ

ータ、線輪郭、人工衛星による遠紫外域の観

測などから 29500±4000K、表面重力加速度

logｇ＝8.73±0.15 としました。この時期に

求められたシリウス伴星の表面温度は、

22500～32000Ｋまでばらつきがありました

が、1980 年代後半には 26000±2000K に収

束していきます。これは、他の DA 型星の表

面温度が 1％以内の精度で求まっているのに

対して、誤差が大きすぎました。主星が明る

すぎるためで、その散乱光が観測や整約を邪

魔していたことが原因だったのです。それを

取り除くには、スペース（宇宙空間）に出な

いでないといけません。 
 1985 年ころに、再びシリウス伴星は主星

に近づきました。1998 年にホルバーグたち

は、主星と伴星が最接近している期間を挟ん

だ 1978～1984 年の IUE（国際紫外線観測

衛星）と 1996 年の EUVE（極紫外線観測衛

星）の紫外域のスペクトル観測から、シリウ

ス伴星の表面温度を 24790±100K、表面重

力加速度 logｇ＝8.51±0.06 と求めました

[33]。IUE スペクトルでは、紫外域にある水

素のライマンα（Lyα）の線輪郭や連続輻

射スペクトルの形、EUVE では連続輻射ス

ペクトルの形から求めたのです。また、彼ら

は、Hipparcos（高精度深宇宙観測衛星）の

年周視差測定を利用して、シリウス伴星の質

量を 1.034±0.026 太陽質量、半径を 0.0084
±0.00025 太陽半径と求めました。 
 2005 年にバーストウらは、ハッブル宇宙

望遠鏡の STIS（宇宙望遠鏡画像分光器）を

利用して、表面温度 25193K、表面重力加速

度 logｇ＝8.556、重力赤方変位を 80.42±
4.83km/s としました[34]。重力赤方変位か

ら求めたシリウス伴星の質量＝0.978 太陽質

量の値は、表面温度と重力加速度の測定を理

論的な進化質量－半径関係に合わすことで求

めた値＝1.02 太陽質量によくあっていると

いえます。表面温度（有効温度）については、

ようやく一定の値になったといえましょう。 
 ところで、『理科年表』に載っている「恒

星の物理諸量(2)」では、シリウス伴星の表

面温度は 14800Ｋと出ています[35]。文献の

記載が不十分なので、誰の研究からの引用か

はっきりしませんが、かなり古いものだと思

います。 
 シリウス伴星の質量はほぼ太陽のものと同

じですが、これはチャンドラセカール限界に

近い大きさで、知られた値では最大級のもの

でした。現在まで主星に近く観測に不適だっ

たシリウス伴星も、2010 年ころには再び、

私たちの前に姿を現し、白色矮星の代表例と

して、興味深い研究対象を提供してくれるで

しょう。 
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