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太陽型星の恒星風の運動エネルギーの飽和について

西澤 淳 (名古屋大学大学院 理学研究科 M1)

Abstract

宇宙空間のあらゆる恒星は恒星風を吹き出して質量損失をしている。太陽型星の恒星風駆動には磁気流体波

動の一種である Alfvén波が重要な役割を果たしていると考えられている。本研究では、光球表面での磁場

や摂動速度の大きさを変えることにより注入する Alfvén 波の Poyntingフラックスを変化させ、恒星風の運

動エネルギーがどのように変化するかを磁気流体シミュレーションを用いて調べた。現在の太陽レベルから

Poyntingフラックスを大きくすると恒星風の運動エネルギーは急激に大きくなるが、これは彩層からコロナ

の領域の密度上昇による Alfvén波の反射の抑制による効果で説明できる。しかし Poyntingフラックスを大

きくし続けると、今度は密度の上昇によりコロナ領域での放射損失の効果が大きくなり、エネルギーの大部

分が放射損失によって逃げてしまい十分な運動エネルギーが残らなくなる。これより、光球から放出される

Poyntingフラックスを大きくしても恒星風の運動エネルギーが途中から大きくならずにかえって減少してし

まう現象が見られる。すなわち、エネルギー注入の増加と共に恒星風は飽和するということであり、Wood

et al.(2005)で観測されている傾向をよく説明している。

本発表では磁気流体力学を用いて、太陽型星の光球から恒星風へのエネルギー輸送のメカニズムのモデルを

構築し、シミュレーションの結果から恒星風の運動エネルギーの飽和について詳しく述べた論文 (Suzuki et

al.2013)を紹介する。

1 Introduction

図 1: 太陽の磁場構造 (Hakamada et al.2005)

太陽では図 1のように、閉じたループ状の磁場構

造 (磁束管)と、開いたチューブ状の磁場構造が観測

されており (Hakamada et al.2005)、他の恒星にも

同様の構造が存在すると考えられている。恒星風は

主に開いたチューブ状の構造の部分から吹き出して

いるため、閉じたループ状の磁場構造は考えずに開

いたチューブ状の磁場構造のみを考えることにする。

大質量星や漸近赤色巨星など光度の大きい星の恒星

風は輻射で駆動されているのに対し、太陽質量に近

い星 (太陽型星)の恒星風は表面対流層によるエネル

ギーが何らかの過程で上空に輸送されて駆動されて

いると考えられており、光球表面での乱流運動はフ

レアや物質の流出の原因となっている。

Wood et al.(2005)の観測によると、星の放出する

X線フラックスが大きくなると恒星風の運動エネル

ギーはそれにしたがって増加するが、途中で増加が

止まり (飽和)、更に X線フラックスが大きくなると

かえって運動エネルギーは減少してしまうという奇

妙な現象が起こる。今回は磁気流体シミュレーショ

ンを用いて、このような恒星風の飽和現象を理論的

に示せるかどうかを調べる。

2 Methods

本研究では、太陽と同じ質量、半径、有効温度

(M = M⊙, r0 = R⊙, Teff = 5780K) を持つ主系列

星からの恒星風について調査する。また光球表面

における密度と音速は、ρ0 = 107g/cm3, cs =
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6.31km/s (Teff = 5780Kから導いた)とし、外側の境

界は r ≈ 30r0 とする。

δ 30 Br,0

hl

f0(≪ 1)

図 2: 光球の磁場構造

図 2は光球の磁場構造を詳しく示している。閉じ

たループ状の磁場構造の高さ hl を超えると開いた

チューブ状の磁束管が一気に広がっているのがわか

る。Br はある高さ r での磁場の大きさで Br,0 は光

球表面での磁場の大きさである。f(r)はある高さ r

での表面積中の開いたチューブ状の磁場構造が占め

る割合であり、f0は光球表面での f(r)で f0 ≪ 1で

ある。今回は閉じたループ状の磁束管を考えないた

めこれを導入した。このとき磁束は保存して

Brf(r)r
2 = Br,0f0r

2
0 (1)

である。また δv0は光球の r方向に垂直な方向の摂動

速度で、これにより磁力線が揺らされる。シミュレー

ションではこの 4つの変数の値を変動させる。後述す

るが、Br, f0, δv0 は光球で注入されるエネルギーの

大きさを決め、hlはAlfvén波の彩層での反射に関係

する。光球表面からは r方向にAlfvén波が吹き出し

ており、PoyntingフラックスFAをもっている。今回

行うシミュレーションでは、光球表面からは Alfvén

波のみを注入し、この Alfvén波の Poyntingフラッ

クスが恒星風の運動エネルギーへと変換されていく

過程を精査する。FAに高さ rでの開いたチューブ状

の磁束管の閉める表面積で表面積分するとチューブ

状の磁束管から吹き出る単位時間当たりのAlfvén波

のエネルギー (光度;erg/sの次元を持つ)が導ける。

LA(r)f(r) = 4πr2f(r)FA(r) (2)

今後これを (LAf)r と記述する。

注入された Alfvén波の Poyntingフラックスは最

終的な恒星風の運動エネルギーに変換されるまでに

様々な減衰過程を受ける。星の質量損失率を

Ṁ = 4πr2fρvr (3)

と表わすと、減衰した後の最終的な恒星風の運動エ

ネルギーは

LK(r)f(r) = Ṁ
v2r
2

= 4πr2f(r)ρvr
v2r
2

(4)

= 4πr2f(r)FK(r) (5)

と表わされる。ここで FK と LK は運動エネルギー

フラックスと単位時間当たりに rを通過する運動エ

ネルギー (光度;erg/sの次元を持つ)である。

今回、外側の境界 (rout = 30r0) を単位時間

に通過する運動エネルギー LK(rout)f(rout) =

LK(rout) (f(rout) = 1) が光球で注入されるエネル

ギー (LAf)0からどのように決まるのかを知りたい。

光球で注入されるエネルギーフラックスは以下の

ように表わすことが出来る。

FA,0 = ρ0⟨δv20⟩vA,0 (6)

ここで vA,0 は光球表面での Alfvén速度であり、位

置 rのときは vA =
Br√
4πρ

である。

したがって、光球に注入されるAlfvén波の光度は

(LAf)0 = 4πr20f0ρ0⟨δv20⟩vA,0 (7)

= 4πr20f0ρ0⟨δv20⟩
Br√
4πρ

(8)

と表わすことが出来る。

図 3は注入されたエネルギー (LAf)0の最終的な恒

星風の運動エネルギー LK(rout)になるまでに受ける

エネルギーの減衰過程を示している。光球から放出

された Alfvén波 (エネルギー (LAf)0)は彩層を通っ

てコロナへ向かう。しかし彩層からコロナへの遷移

領域付近では急激な密度減少が起こり、Alfvén速度

vAは急激に増加する。これによってAlfvén波の一部

は反射してしまい、これによって最初のエネルギー

(LAf)0は減少する。このとき反射されずに彩層を通

過するエネルギーを (LAf)tc とする。ただし彩層の
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図 3: エネルギーの減衰過程

頂上を温度が T = 2× 104Kになる位置 r = rtcとし

た。この通過するエネルギーを透過率 cT を用いて

(LAf)tc = cT(LAf)0 (9)

と表すことにする。

彩層を通過した後は、r = rout で運動エネルギー

に変換されるまでに熱放射と重力損失によってエネ

ルギーを失う。熱放射するエネルギー量は (LRf)tc

と書いて

(LRf)tc ≡ 4π

∫ rout

rtc

qRr
2fdr (10)

である。ここで qR(erg · cm−3s−1)は冷却率であり、

高度が高い領域では qR ∝ ρ2 である。

また、重力損失するエネルギーは (LGf)tcと書いて

(LGf)tc ≡ Ṁ
GM

rtc
(11)

である。よって、彩層を通過した後に routまで残る

最終的な恒星風の運動エネルギー LK,out は

LK,out ≈ (LAf)tc − (LRf)tc − (LGf)tc (12)

である。以上、様々なエネルギーの減衰過程を説明し

た。次の節では様々な (LAf)0 のとき LK,out がどの

ように振る舞うか、磁気流体力学の基礎方程式に熱伝

導と放射冷却を取り入れて作成した数値シミュレー

ション (Suzuki&Inutsuka 2005)を使用して調べる。

3 Results

光球で注入されるエネルギー (LAf)0 と最終的な

恒星風の運動エネルギー LK.outの関係を、変換効率

cE を用いて次のように表す。

LK,out = cE(LAf)0 (13)

シミュレーションで変動させる 4 つの変数のうち、

Br,0, f0, δv0は注入エネルギー (LAf)0の値を決定す

る。hl は注入するエネルギーを直接決定する訳では

ないが、彩層での Alfvén波の反射に影響し cE の大

きさに影響を与える。また、Br,0 と f0 をかけた値

Br,0f0は f(r) = 1のある程度外側の領域での磁場の

大きさを決める。

4つの変数の値を変動させ、様々な (LAf)0のとき

の LK,out を求めた。その結果が図 4である。
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図 4: シミュレーションの結果

同じBr,0f0の場合を色分けした。斜めの直線は変

換効率 cE が cE = 0.1, 0.01, 0.001で一定な場合を示

している。右と上の軸は太陽光度で規格化したもの

である。

図 4のある 1つの色のデータ点に着目すると、は

じめに (LAf)0 が上昇すると LK,out が急激に上昇し

て、cEが急激に上昇していることがわかる。しかし

(LAf)0 を大きくし続けると途中から LK,out の上昇

が止まり、かえって減少して、cEも減少しているこ

とがわかる。これが恒星風のエネルギーの飽和であ

り、シミュレーションでも飽和を確認することが出

来た。

前者の急激な上昇は、δv0を大きくしたため磁気圧

が増加し、彩層での密度の r変化が小さくなり、結
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果としてAlfvén速度の変化が緩やかになり、Alfvén

波の反射が抑制されたためである。

4 Discussion

今回のシミュレーションの結果と Wood et

al.(2005)での実際の観測結果を図 5で比較する。
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図 5: 観測結果との比較

横軸はWood et al.(2005)で観測されたフラック

ス FX である。シミュレーションの結果と比較する

ために、シミュレーションでの放射損失 (LRf)tc の

フラックスを 2倍した値を FXと等しいとした (今回

無視した閉じたループ状の磁束管の影響を近似的に

取り入れるためである)。縦軸は恒星風の運動エネル

ギーフラックスを太陽レベルで規格化したものであ

る。黒い大きな点はWood et al.(2005)で観測された

主系列星を示して、×マークは赤色巨星を示してい

る。また、Br,0f0の値によって色分けした (図 4と一

緒)。色付きの矢印はそれぞれのBr,0f0での飽和する

値の場所を示している。斜めの直線はシミュレーショ

ン結果を FX < 106 erg cm
2

s−1の範囲でフィッティン

グしたものである。

図 5を見るとWood et al.(2005)の観測結果の周辺

にシミュレーションの結果が散らばっていることか

ら、Wood et al.(2005)で観測されている恒星風の飽

和現象を、理論的に説明できていると言えるだろう。

5 Conclusion

太陽型星の恒星風に注入されるエネルギーは、彩

層におけるAlfvén波の反射、放射損失、重力損失に

よって減衰を受けるとして磁気流体シミュレーショ

ンを実行したところWood et al.(2005)の観測結果

と類似し、注入するエネルギーを大きくしすぎると

恒星風の運動エネルギーは飽和してしまうことを理

論的に示すことが出来た。

今後の私の展望としては、太陽型星ではなく大質

量星や小質量星の場合は恒星風のエネルギーはどの

ようになるか数値シミュレーションを用いて研究を

進めていきたいと考えている。
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