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宇宙天気予報における太陽風のMHDシミュレーション

山野内 雄哉 (名古屋大学大学院 太陽地球環境研究所)

Abstract

　地球の電磁的な環境を知ることは、電子機器が発達している我々の社会で非常に重要になってきている。

そのため、地球軌道での太陽風のMHDシミュレーションによる宇宙天気予報を発達させることは、我々の

生活に直結した課題である。

　そこで今回は、名古屋大学で行われている宇宙天気予報モデリングの最新の論文である Shiota et al.(2014)

を紹介する。この論文では 2007年から 2009年の 3年間のシミュレーションを実行しており、その結果を地

球軌道での太陽風の観測値と比較し、ある程度の一致を得られている。

　本論文紹介を通して、太陽風のモデリング研究の到達点と今後の方向性を考察し、自身の今後の指針も示す。

1 Introduction

太陽フレアや磁気嵐、太陽風などの宇宙環境の擾

乱は、放射線帯にある衛星の損傷や、船外活動をし

ている宇宙飛行士の被ばく、さらには地上での通信

障害など、我々の生活に大きな影響を与える。これ

らの擾乱を把握し、それに対する影響を予報するこ

とを宇宙天気予報という。宇宙天気予報では先に述

べたような様々な擾乱を予報するが、本発表では太

陽風に焦点を当てて議論を行う。

　宇宙天気予報のための太陽風の観測は地球から 150

万キロ離れたラグランジュポイントで ACE 衛星が

行っている。ここで観測された擾乱を電波によって

地球に伝えることで、その擾乱が到達する前に我々

はそれによる影響をある程度予想することができる。

しかし、この方法のみではACE衛星に到達する前の

太陽風の情報は知り得ないため、比較的近い未来の

予報を行うことしかできない。そこで、ACE衛星に

到達する前の太陽風の情報を、太陽の光球面磁場の

観測によってMHD（Magnetohydrodynamics：磁気

流体力学）シミュレーションを使って予想し、補完す

ることで、この問題が解決できる。現在まで、MHD

を使った太陽風のモデルは、地球などの惑星の軌道

におけるリアルタイムの宇宙天気予報の実用的利用

に向けて発展してきている。

2 Methods

2007年～2009年までの太陽風に関して、速度と磁

場についてのMHDシミュレーションを実行し、観測

データと比較することによって、今回のモデルが実

際の太陽風をどのくらい再現しているのかを調べる。

なお、この 3年間は、背景太陽風のプロファイルを

テストするために、CME（Coronal Mass Ejection、

コロナ質量放出）などの太陽の活動現象が穏やかな

極小期付近を選択した。

　具体的なセットアップは、太陽を中心に 3次元に

グリッドを配置し、25Rsun < r < 425Rsun～2AU

（Rsun；太陽半径）の範囲で計算を行っている。内側

境界の位置は、太陽風がアルフベン速度を十分に超

している位置に設定してあり、あらゆる波動が内側

には伝播しないため計算量を大幅に減らせる位置に

設定してある。この内側境界の位置とグリッドセル

の数の設定により、30分の実時間で 1日分の結果が

得られるようになっている。

また、内側境界は以下の３つのモデルを使って与え

る。

(1)ポテンシャル磁場モデル　

　カレントフリーな状況を仮定して、光球表面の磁

場のプロファイルからコロナ磁場の構造と惑星間空

間磁場（IMF）の磁場構造を求める。　　

(2)WSAモデル（運動学モデル）　

　 (1)で求めたコロナ磁場の構造から太陽風の速度

が求められる。　　
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(3)Helios empirical モデル　

　 (2)で求めた速度から密度と温度が求められる。

3 Results

以上の方法で解析した結果を図１、図２、図３に

示す。それぞれ順に 2007年、2008年、2009年の各

パラメータの時間発展を表しており、それぞれの上

段は太陽風速度、下段は IMFの方位角である。黒の

点で表されているのが観測結果、赤の線で表されて

いるのがMHDモデル、青の線で示されているのが

運動学モデルの計算結果である。3年間とも太陽風

速度、IMF方位角共に傾向がよく一致しているが、

太陽風速度に関して、2007年と 2008年の振幅が実

際の測定値よりも小さくなってしまっている。また、

IMFの方位角は、グローバルな磁場の変動は再現さ

れているものの、その微細構造は再現されていない。

また太陽風速度について、MHDモデル（赤）と運動

学モデル（青）を比較するとMHDモデルの方が変

動が大きいことが分かる。これは、太陽風加速が磁

場と密接な関係があることを示唆している。

　次に、図４に左から 2007年、2008年、2009年の

観測とモデルとの相関係数を示す。黒線は速度の観測

とMHDモデルとの相関、青線は速度の観測とWSA

モデル（運動学モデル）との相関、赤線は IMF方位

角の観測とMHDモデルとの相関である。黒線で表

されているMHDモデルと観測における速度の相関

のピーク値は年々下がっていることが分かる。また

このピーク値は、青線で表されている運動学モデル

と観測における速度の相関のピーク値と同等の値で

あることから、速度の変動は基本的に内側の境界条

件で決定するということがいえる。一方、IMFの方

位角の相関に関しては、2007年、2008年ともに 0.73

という十分な程度の相関が得られているが、2009年

では 0.54という低い値にとどまっている。これは、

地球がセクター境界に近いところに位置していたた

め、太陽コロナ中の磁場の変化に敏感な IMFの構造

が含まれていると考えられる。

図 1: 2007 年の太陽風速度 (上段) と IMF 方位角

(下段)

図 2: 2008 年の太陽風速度 (上段) と IMF 方位角

(下段)

図 3: 2009 年の太陽風速度 (上段) と IMF 方位角

(下段)

4 Discussion / Summary

・太陽風速度に関して、2007年と 2008年に比べ

て 2009年の相関は弱かった。この結果を受けて、太

陽活動に応じて経験モデルを変更しなければいけな
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図 4: 各年の相関係数の時間発展

いと思われる。

・今回は CMEの少ない太陽活動極小期の 2007年～

2009年での解析を行ったので、シミュレーション結

果をある程度再現することができた。しかし、太陽

が活動的になると CMEが増加し精度が下がること

が予想されるため、CMEのモデルと結合して精度を

上げるのが今後の課題となっている。

5 Future Works

本論文を受けて、私自身の今後の研究の指針は以

下の通りである。

・2010年以降などの、太陽活動極小期以外ではどの

ような相関を示すのかを調べ、その時間発展を示す。

・相関が弱くなる時間に着目し、その時間の太陽で

実際に発生していた現象と比較するなどして、その

要因を探る。

・密度や温度についても同様に行い、よりモデルの

精度を上げるための解決策を探る。
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1m光・赤外線望遠鏡で新しく観測すべきミラ型変光星の選出

坂田 脩一郎 (鹿児島大学大学院 理工学研究科)

Abstract

・鹿児島大学 1m光・赤外線望遠鏡ではミラ型変光星の距離を測定してきた。

・観測天体は赤外線天文衛星 IRASのデータから AGB星を選び観測してきたが、ファーストライトから 10

年が経ち新しい観測天体が必要となってきた。

・ミラ型変光星を選出すべくそれと同定された 3450 天体を可視光変光星カタログ GCVS から選び、それ

らの 2MASS（近赤外）データから 2色図上での分布を調べたところ、特定の範囲に集中していることがわ

かった。

1 Introduction

研究の目的

・我々のグループでは、天の川銀河系内のミラ型変

光星の分布を明かにしている。

・現在、ファーストライトから 10 年が経ち今まで

観測してきた天体は大半解析まで終了している。

過去の観測天体の選考基準

・赤緯 ≥ −25°で鹿児島で年間 4ヶ月以上モニター

観測可能。

・IRASPSC において、12 μｍ、25 μｍ、60 μｍ

、Fluxdensityquality = 3（測光精度が良い）

・中間赤外線 2 色図上において、晩期型星の

存在する I、 IIIa、 IIIb を中心とした領域

。[vanderV eenandH.J.Habing(1989)]

・距離指標となるミラ型変光星を新規観測天体とし

て本研究で選出する。

ミラ型変光星の定義

・Ｖバンドにおける振幅が 2.5～10等級。

・スペクトル型M 型、C 型、S 型。

・光度階級（巨星）。

・規則正しいライトカーブ。

ミラ型変光星の特性

・近赤外線で周期光度関係を持つ。

→距離指標になる。これを利用して距離を測る。

・ミラ型星は近赤外線で非常に明るいので、遠いと

ころにあるミラ型星まで観測できる。

2 Methods/Instruments

and Observations

新規天体の選出基準

1,GCVSよりミラ型変光星と分類されている天体。

2, 鹿児島で年間 4ヶ月以上モニター観測可能 (赤緯

≥ −25°)な天体。→計 3450天体（その内、赤経 17時

～19時：1882天体）

　　 3,論文検索をして、K バンドのライトカーブが

まだ描かれていない天体。（優先的に赤経 17時～19時

の天体）

→計 1562天体/1882天体 = 0.8034..約 80%

論文検索の結果から 3450天体については 2772天体

がK バンド未観測であると期待できる。

3 Results

選出した天体と現観測天体の銀経銀緯分布図

銀河面の星間物質がある領域を中心に 1m鏡では観

測している。→図 1参照。

4 Discussion

選出した 3450天体のミラ型変光星の内、近赤外線

での等級が 2MASSで公開されていた 3048天体の近

赤外線 2色図。→近赤外 2色図上でのミラ型変光星

の分布領域を突き止めた。
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図 1: GCVSから選出したミラ型星（赤）と 1m鏡の

観測天体（緑）の銀経銀緯分布図

図 2: 選出したミラ型星の等級別個数
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図 3: 2MASSデータより求めた近赤外 2色図におけ

るミラ型変光星の分布領域

5 Future Works

2MASSの全天体等級データよりミラ型変光星を選

出する。これにより、遠方にあり可視光線では星間

物質に隠されて赤外線でしか観測されないミラ型変

光星などを選出する。
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Semiconvective Zoneの形成のされ方

中村 健太郎 (新潟大学大学院 自然科学研究科)

Abstract

大質量星（M ≳ 10Msun）の主系列段階でエネルギー輸送が放射優勢である Envelope と対流優勢である

Coreの間に平均分子量に勾配のある領域（Semiconvective Zone）が形成される。Semiconvective Zoneで

は特殊な混合（Semiconvection）が発生し、最終的にはある一定の値の平均分子量の領域になるように均さ

れる。Spruit(1992)では Overturnという断熱的な混合により平均分子量が一定の狭い領域が形成され、そ

の領域が拡散により周囲の領域に浸透し Semiconvective Zoneが均されるとして平均分子量が一定の狭い領

域が広がるタイムスケールが計算された。

　しかし、Spruit(1992)では１つの狭い平均分子量が一定の領域についてのみでしか議論がされていなかっ

た。Semiconvective Zoneの形成のタイムスケールよりも平均分子量が一定の狭い領域が広がるタイムスケー

ルの方が長い場合、平均分子量が階段状の構造が形成され、そこから最終的な平均分子量が一定の領域になっ

ていく。逆の場合は平均分子量が一定の１つの狭い領域が広がって最終的な平均分子量が一定の領域になる。

２つの場合に対して最終的な平均分子量が一定の領域になるまでの時間が変わってくるので、過去の恒星進

化の計算の論文を参考にして Semiconvective Zoneの形成のタイムスケールを計算し、平均分子量が一定の

狭い領域が広がるタイムスケールと比較を行った。

1 Introduction

大質量星（M ≳ 10Msun）の主系列段階でエネ

ルギー輸送が放射優勢である Envelope と対流優勢

である Core の間に平均分子量に勾配のある領域

（Semiconvective Zone）が形成される。Semiconvec-

tive Zoneでは特殊な混合（Semiconvection）が発生

し、最終的にはある一定の値の平均分子量の領域に

なるように均される。その領域がどの程度の範囲ま

で広がるか、どの程度のタイムスケールで広がるか

によって恒星の化学的構造に違いが生じ、大質量星

の進化の最終段階である超新星爆発に影響を与える。

　 Spruit(1992)では Overturnという断熱的な混合

により平均分子量が一定の狭い領域が形成され、その

領域が拡散により周囲の領域に浸透し Semiconvec-

tive Zone が均されるとして平均分子量が一定の狭

い領域が広がるタイムスケールが計算された。しか

し、Spruit(1992)では１つの狭い平均分子量が一定

の領域についてのみでしか議論がされていなかった。

Semiconvective Zoneの形成のタイムスケールよりも

平均分子量が一定の狭い領域が広がるタイムスケー

ルの方が長い場合、平均分子量が階段状の構造が形

成され、そこから最終的な平均分子量が一定の領域

になっていく。（fig.1）逆の場合は平均分子量が一定

の１つの狭い領域が広がって最終的な平均分子量が

一定の領域になる。（fig.2）２つの場合に対して最終

的な平均分子量が一定の領域になるまでの時間が変

わってくるので、過去の恒星進化の計算の論文を参考

にして Semiconvective Zoneの形成のタイムスケー

ルを計算し、平均分子量が一定の狭い領域が広がる

タイムスケールと比較を行った。

fig.1
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fig.2

2 Methods

自転のない静水圧平衡にある球対称の恒星を考え

る。下記の３つの領域に分ける。

Envelope : ∇ < ∇a

SemiconvectiveZone : ∇a < ∇ < ∇a +
φ

δ
∇µ

Core : ∇a +
φ

δ
∇µ < ∇(

φ =

(
∂lnρ

∂lnµ

)
P,T

, δ =

(
∂lnρ

∂lnT

)
P,µ

)
ここで、∇(= dlnT/dlnP )は温度勾配、∇aは断熱的

温度勾配、∇µ(= dlnµ/dlnP )は平均分子量勾配であ

る。エネルギー生成率を Henyey et al.(1959)の

ε = 6.32× 1018RppX
2 + 5.734× 1018RCNXXCN

Rpp =
4.19× 10−26T 5.5

6

1 + (T6/15)3
ρ

RCN =
6.52× 10−45T 21

6

1 + (T6/24)6
ρ

の式を用い、Coreでのみエネルギーが生成されると

した。ここで、T6は 106K単位の温度である。Semi-

convective Zone での平均分子量の勾配については

Roy(1952)の扱い

dX

dMr
=

1

Mr
× Const

を用いた。Opacityへの寄与は電子散乱によるもの

のみとした。中心温度 Tc = 4.0 × 107K、表面密度

ρs = 4.0×10−7g/cm3、恒星質量M ≃ 16Msunにつ

いて水素の質量比 0.7、ヘリウムの質量比 0.29、重元

素の質量比 0.01の均質な初期構造から中心の水素の

質量比が 0.5になるまで構造を解いてみた。

3 Results

Tab.1

Tab.1は計算結果である。M = 20MsunはHenyey et

al.(1959)の計算結果の引用である。私のモデルでは水

素の質量比 0.7、ヘリウムの質量比 0.29、重元素の質

量比 0.01の均質な初期構造をもつ時刻をTime = 0.0

とし

Time = 0.007c2
∫

dMb

L

を用いて経過時間を求めた。ここで、Mb は燃焼し

た水素の質量である。Henyey et al.(1959)のモデル

でも水素の質量比 0.68、ヘリウムの質量比 0.31、重

元素の質量比 0.01 の均質な初期構造をもつ時刻を

Time = 0.0として同様な計算を行った。

4 Discussion

Tab.1からM ≃ 16Msunの恒星に対して Semicon-

vective Zoneの広がる速度は

υ ≃ 9.25× 1010 − 6.76× 1010

1.70× 1014

≃ 1.47× 10−4(cm/s)

となる。Spruit(1992)から平均分子量が一定の層の

厚さの増加率

dd

dt
≃ (κsκt)

1/2

d

(
4

β
− 3

)
∇r −∇a

∇µ
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が得られている。ここで、κtは熱拡散率、κsは溶質

拡散率、∇r は放射的な場合の温度勾配、dは平均分

子量一定の層の厚さ、β(= Pg/P )は総圧に対するガ

ス圧の比である。Overturnによる層の形成のタイム

スケールは実験で他のタイムスケールより非常に小

さいことがわかっているので上記の２つの値を比較

することにより Semiconvective Zoneの形成のされ

方がわかる。私のモデルの平均分子量に勾配がある

領域で層の厚さの増加率を求めてやると

dd

dt
∼ 104

d

が得られる。この値により初期の段階では１つの層

だけが徐々に厚さを増加させていくが、Xc = 0.5の

時の Semiconvective Zoneの広さは∼ 1010であるの

である程度まで時間が経つと階段状の平均分子量勾

配の構造が形成されると考えられる。

5 Future Work

今回は私の恒星進化の計算結果が正しいものとし

て議論を進めたが、Tab.1を見てもらうとわかるよ

うに Henyey(1959) の計算結果と定性的に違うふる

まいをしてしまっている。載せはしなかったが違う

恒星質量でも計算はしてみたのだが、それも違うふ

るまいをしていた。Henyey(1959) の計算で使われ

た仮定と私の計算で用いた仮定で大きく異なるのが

Semiconvective Zoneでの平均分子量勾配の扱いであ

る。計算の簡易化のため私の用いた扱いは非現実的

であるので、もっと現実的な扱いを導入して再度計

算を行ってみる必要があると考える。

Reference

H.C.Spriut,A&A,253,131(1992)

R.J.Tayler,ApJ,120,332(1954)

R.Stothers,ApJ,138,1074(1963)

L.G.Henyey et al.,ApJ,129,2(1959)

A.E.Roy,MNRAS,112,484(1952)
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極域コロナホールでのAlfven waveによる

エネルギー散逸の観測的定量化

藤下祐人 (名古屋大学 太陽地球環境研究所)

Abstract

太陽に関する未解決問題としてコロナ加熱問題がある。これらに対する理論モデルはいくつか提唱されてい

るが、その中でも波動によるエネルギー散逸に起因するものを’wave-driven モデル’と呼ぶ。特に太陽大気

の広範囲（彩層～コロナ）における Alfven waveの観測によって、このようなモデルはサポートされている。

そこで今回は、これに関する論文 Hahn,Savin(2013)を紹介し、Alfven waveが運搬・散逸するエネルギー

と理論モデルの関係について定量的な議論を目指す。

1 Introduction

コロナ加熱や太陽風加速の理論モデルはいくつか

あるが、その中でもwaveにエネルギー輸送に起因す

るものを’wave-driven モデル’と呼ぶ。特に今回は

Alfven waveのエネルギー散逸を扱う。最近の研究で、

open field lineの磁場領域において、Alfven waveが

比較的低高度で散逸しているクリアな観測結果が得

られ (Hahn et al.2012, Bemporad,Abbo2012)、wave

によるエネルギー散逸がコロナ加熱に寄与しているこ

とがより強く示唆されている。そこで、実際に wave

がこれら 2つのの現象を担っているかを検証するた

めに、波動により損失されるエネルギーを定量化す

ることが必要となる。しかし、データとして測定さ

れる line widthsには熱的な broadeningと非熱的な

broadeningが含まれるという問題がある。これらが

それぞれイオン温度とプラズマの運動という異なる

物理過程に依存するため、二つの寄与を分けて考え

なければならない。これに伴い、Hahn,Savin(2013)

では、v[nt]と T[i]を分離して line widthsを検証する

方法を提案し、waveが初期エネルギー、エネルギー

フラックスの変化、dampingの距離・時間スケール

を数値的に見積もっている。

2 Observations,Analysis

Method

ひのでの EISによる分光観測から 4つのデータを

用いる。(2009 April 23 at 12:42, 13:16, 13:50, 15:17)

EISは極紫外線波長領域において分光観測を行い、太

陽大気の診断を行う観測装置である。遷移層やコロ

ナにおけるプラズマの温度、密度、速度といった情

報を得るのが役割であり、幅 1-2秒角のスリットを

ずらしていくことでマップを作成する。EISのスリッ

ト幅は 2秒角で、height rangeは 0.95～1.45太陽半

径をカバーしている。分光観測されるスペクトル線

はある line widthを持ち、その半値幅は以下のよう

に 3つの成分で表される。

この式を基に、独立して calibrationされる観測装

置の broadeningを差し引き、いくつかの仮定 (静水

圧平衡,エネルギー保存,etc)をおくことで、実際の

解析に用いる有効速度に関する式を得る。

3 Results

図 1は太陽中心からの距離に対する non-thermal

velocityの変化を表している。点線が減衰しない場合

で、データ点は 1.15R(sun)より遠方になると、この
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振舞いからずれ始め、wave dampingが起こっている

ことが見てとれる。

次に、エネルギーフラックスの変化を図 2 に示す。

Alfvn waveが輸送する energy flux densityは以下の

式で表される。[Moran 2001]

F = 2ρv2[ nt]V[A]

図 2は、この Fの値にフラックスチューブの area

expansionの寄与をかけたものをプロットしており、

horizontal line が undamped の場合を表している。

図 1と同様に、比較的低高度でエネルギーフラック

スが減少し始め、十分なエネルギー散逸が見られた。

図 1: v[nt]の damping

図 2: エネルギーフラックスの damping

4 Conclusion,Discussion

図2から、上述した物理量を見積もることができる。

まず、Alfven waveのもつ初期エネルギーは F[i] =

6.7± 0.7 × 105[erg/cm2/s]となり、これは観測時の

太陽活動極小期におけるコロナホールにおいて必要

なトータルエネルギー (6.0 × 105)に対して十分な量

となっている。つまり、waveによって運搬されるエ

ネルギー量は、極域コロナホールにおけるコロナ加

熱や太陽風加速を説明するのに十分なものであると

考えることができる。また、得られたデータ点に対

し exponentialでフィッティング (solid line)するこ

とで、dampingの距離・時間スケールは以下のよう

に見積もられている。

L[d] = 0.18± 0.04R(sun)

T[d] = 68± 15[s]

以上のような議論から、

• 極域コロナホールにおいて Alfven waveはコロ

ナ加熱や太陽風加速を担うのに十分な初期エネ

ルギーがあり、そしてこのエネルギーは伝播の

過程で、実際にコロナ過熱が行われるのに十分

な低高度で散逸される。

• さらに、見積もられた dampingスケールから、

sonic pointでの太陽風加熱を生み出すために必

要なエネルギーも保持していると考えらる。
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光度の中間値比を用いた食連星のタイプ分類

三舛 慧人 (九州大学大学院 理学府物理学専攻)

Abstract

　公転軌道面が視線にきわめて近い連星系は、両星が互いに隠し合う食現象が起き、周期的な減光が観測

されるため食連星と呼ばれる。ケプラー観測機は大量の恒星データを観測し、2000 個を超える食連星を発

見した。それらの食連星は光度曲線の形を決めるパラメータによって 4 タイプ (detached, semi-detached,

overcontact, ellipsoidal)に分けられ (Matijevič et al. 2012)、Kepler Eclipsing Binariesに連星の一覧とパ

ラメータの値が公開されている。

　我々はケプラーで観測された食連星 2023個の光度曲線について、光度の最大値 Lmax、最小値 Lmin、中

間値 Lmed を算出し、中間値比 ((Lmax－ Lmed)/(Lmed－ Lmin))と主極小の周期との関係を調べた。その結

果、周期が 0.5日以下の食連星について、算出した中間値比の大きさによって overcontactと ellipsoidalの

2タイプを分離できることが分かった。また分離できないものもあったが、元の光度曲線のエラーが原因で

あることが分かった。本研究の紹介と食連星が分離できる理由について議論を行い、さらに今後の展望につ

いて述べたい。

1 Introduction

公転軌道面が視線にきわめて近い連星系は、両星

が互いに隠し合う食現象が起き、周期的な減光が観

測されるため食連星と呼ばれる (参考：恒星 シリー

ズ現代の天文学 第 7巻)。NASAのケプラー観測機

は大量の恒星を観測し、この中には 2000個を超える

食連星が含まれていた。観測された食連星は光度曲

線の形状の目視によって 5タイプ (detached, semi-

detached, overcontact, ellipsoidal, uncertain) に分

けられた (Prša et al. (2011))。図 1に例を示す 。

　その後、食連星は光度曲線の形状を決める classi-

fication parameter c により、自動で 4 タイプ (de-

tached, semi-detached, overcontact, ellipsoidalが優

位な分布)に分けられ (Matijevič et al. (2012))、Ke-

pler Eclipsing Binariesに食連星の一覧と算出された

パラメータ、主極小の周期などが公開されている。

　食連星のタイプ分類を自動で行うための指標を作

ることは、大量の測光データに対して食連星の解析

を行うのに非常に有用である。特に、簡単な演算で

得られる指標を見出すことができれば、食連星の分

類に要する時間は飛躍的に短くなる。そこで我々は

中間値比という値を計算し、食連星のタイプ分類を

自動で行う指標に用いることができないか調べた。
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図 1: タイプ別の食連星の光度曲線 (主極小の周期で

fold)。左上：detached、右上：semi-detached、左下：

overcontact、右下：ellipsoidal

2 Instruments

NASAのケプラー観測機が測光したデータを用い

た。ケプラーの性能は以下の通りである。

• 観測対象の恒星：約 16万個 (食連星は 2640個

(2014年 7月時点))

• 観測期間：2009年 5月 2日～2013年 5月 11日

(約 1471日、safe mode等を含む)
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• 時間分解能：約 29分 (Long Cadence)と約 59秒

(Short Cadence)

　測光されたデータはMAST(Mikulski Archive for

Space Telescopes)から取得できる。今回は観測期間

のうち、Q10シーズン (2011年 6月 27日～9月 28日)

に含まれる 2023個の食連星のアーカイブデータを利

用した。データは時間分解能が低いが、より多くの観

測対象を持つLong Cadenceを選び、機器によって生

じたエラー等を補正した PDCSAP(Pre-search Data

Conditioning Simple Aperture Photometry) fluxを

用いた。

3 Methods

3.1 中間値比

我々は食連星の光度曲線の形状からタイプ分類を行

うための新たな指標として、中間値比MR(Median

Ratio)という量を考えた。これは光度の最大値Lmax、

最小値 Lmin、中間値 Lmed を用いて、

MR =
Lmax − Lmed

Lmed − Lmin

と表される量である。

3.2 光度曲線の fold
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図 2: 食連星の foldの例。(左)fold前 (右)fold後。

foldは光度曲線を変光周期で折り重ねる操作であ

る。図 2の左図で、kplr005872696は周期的な変光

を起こしていることが分かる。この変光原因は食で

あり、主極小の周期が 0.172613日と計算されている

ため、周期で光度曲線を折り重ねると図 2の右図に

なる (横軸は 1周期を 1に規格化した)。ただし光度

曲線には食以外の変動が含まれることがあり、その

ままでは上手く折り重ならない。そのため、あらか

じめ foldする周期の 2倍の長さでデータを分け、各

区間で近似直線を引き、直線の傾きが水平になるよ

うにデータを補正した (補正により主極小の周期の 2

倍より十分に長い周期の光度変動が消えることにな

る)。この補正データを用いて foldを行った。

　今回我々は、foldの有無でそれぞれ中間値比を計

算した。用いたQ10シーズンのデータの長さは約 93

日であるため、foldなしについて主極小の周期が 93

日より長い食連星は対象外とした。また foldありに

ついて周期が 30 日より長い食連星は、データの長

さ (約 93日)に対して折り重ねる回数が少なくなる

ため対象外とした。結果食連星の数は、foldなしが

1904個、foldありが 1724個となった。この中間値

比の値を用いて、主極小の周期と算出した中間値比

が、classification parameter cの違いによってどのよ

うな関係を持つのか調べた。

4 Results

4.1 foldなし (食連星 1904個)

結果が図 3である。また表 1は classification pa-

rameter cの値が食連星のどのタイプで優位かを示し

たものである。
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図 3: 主極小の周期と中間値比の関係 (foldなし、Q10

を利用)。点の種類は cの違い。nは各分布の個数。
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優位な食連星タイプ

0 ≤ c < 0.5 detached

0.5 ≤ c < 0.7 semi-detached

0.7 ≤ c < 0.8 overcontact

0.8 ≤ c ≤ 1.0 ellipsoidal&uncertain

c = −1.0 cが計算できなかったもの

表 1: classification parameter cとそのパラメータの

大きさで優位な食連星のタイプ

4.2 foldあり (食連星 1724個)

結果が図 4である。
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図 4: 主極小の周期と中間値比の関係 (foldあり、Q10

を利用)。点の種類は cの違い。nは各分布の個数。

foldの有無にかかわらず、主極小の周期が 0.5日以

下において、0.7 ≤ c < 0.8の分布 (overcontactが優

位)と 0.8 ≤ c ≤ 1.0の分布 (ellipsoidalと uncertain

が優位)が分離された。一方、主極小の周期が 0.5日以

上 1日未満で、0.5 ≤ c < 0.7の分布 (semi-detached

が優位)が、0.1 < MR < 0.3で分離され、MR > 0.3

では他の分布と混ざった。

5 Discussion

5.1 中間値比によるタイプ分類

主極小の周期が 0.5日以下では、0.7 ≤ c < 0.8と

0.8 ≤ c ≤ 1.0 の分布を分離できた。それらの分布

を優位に占める overcontact と ellipsoidal の光度曲

線を図 1で見比べると、ellipsoidalの方がより sin波

形に近いことが分かる。ここで理想的な sin波形は

MR = 1なので、ellipsoidalを多く含む分布がMR

で１に近づき、overcontactを多く含む分布は sin波

形から外れ、Lmax－Lmed < Lmed−Lminの光度曲線

を持つためMRの値が 1より小さくなり、ellipsoidal

よりも下方に分布したと考えることができる。

　一方で主極小の周期が 0.5 日以上 1 日未満では、

0.5 ≤ c < 0.7の分布が 0.1 < MR < 0.3で分離され、

MR > 0.3では他の分布と混ざった。そこで光度曲線

を見てみると、0.1 < MR < 0.3は foldした光度曲

線が副極小を軸に左右対称のものであり、MR > 0.3

は急な増光を起こしているものや、食以外の光度変

動によって副極小を軸に左右非対称なものであった。

食以外の変動は foldありの場合、主極小の周期の 2

倍より十分長い周期の光度変動が補正される。しか

し 2倍程度の長さの光度変動の影響は補正されず含

まれたままである。従ってこのような食以外の光度

変動が、分離できなかった原因の 1つに挙げられる。

　 foldの有無で、各 classification parameter cごと

の分布に大きな変化は見られなかった。

5.2 急な増減光の影響

0.7 ≤ c < 0.8 の食連星にはMR ≈ 1 のものや、

0.8 ≤ c ≤ 1.0にはMR < 0.6のものがあり、互いの

分布に混ざるものが見つかった。また、0.5 ≤ c < 0.7

にはMR > 0.3のものがあり、他の分布に混ざった。

さらにパラメータを問わず MR > 1 のものが存在

し、MR > 10のものもあった。これらの原因の 1つ

に、光度曲線に含まれる急な増減光が挙げられる。

　そこで急な増減光の影響を小さくするために、公開

されているケプラーのQ0～Q17シーズン (計 18シー

ズン)全ての観測データを利用することを考えた。な

ぜなら各シーズンで中間値比を計算し、全シーズン

で平均すれば、1シーズンに生じる急な増減光が中

間値比に与える影響が小さくなるからである。

　全シーズンの食連星について、光度曲線を foldし

て中間値比を計算し、主極小の周期と中間値比の関

係を調べたのが図 5である。ただし対象とした食連

星の数は 2063個に増えたが、これは始めに利用した
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Q10シーズンで観測されなかった食連星が他シーズ

ンに含まれるからである。またこのようにシーズン

で観測される食連星の数が異なるため、中間値比は

観測されたシーズン数で平均した。なお各シーズン

の日数が異なるため、foldする周期の長さの上限を (

シーズンの日数)× 0.3とした (図 5の右端に対応)。
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図 5: 主極小の周期と中間値比の関係 (foldあり、Q0

～Q17の 18シーズンを利用)。点の種類は cの違い。

nは各分布の個数。

　図 4と図 5を比較すると、MR > 10のものは少な

くなったことが分かる。また各パラメータの分布は、

それぞれ中間値比 (縦軸)方向の広がりが狭くなった。

これらから全シーズンで中間値比を平均すると、急

な増減光の影響を小さくできることが言える。

6 Conclusion

食連星のタイプ分類を自動で行う指標として中間

値比を計算し、classification parameter cごとの主極

小の周期と中間値比の関係を調べた。その結果、周期

が 0.5日以下では 0.7 ≤ c < 0.8の分布 (overcontact

が優位)と、0.8 ≤ c ≤ 1.0の分布 (ellipsoidalと un-

certainが優位)を分離できた。これは ellipsoidalの

光度曲線が overcontactのものより sin波形に近く、

中間値比の値として 1に近づいたためだと考えられ

る。周期が 0.5日以上 1日未満では 0.5 ≤ c < 0.7の

分布 (semi-detachedが優位)が 0.1 < MR < 0.3で

分離され、MR > 0.3では他の分布と混ざった。理由

の 1つに食以外の光度変動の影響が考えられる。ま

た foldの有無ではパラメータごとの分布に大きな変

化は見られなかった。さらに、急な増減光の影響に

より中間値比が上手く算出されない例があることが

分かり、全シーズンで中間値比を平均し、主極小の

周期と中間値比の関係を調べたところ、急な増減光

の影響を小さくすることができた。

　今後は主極小の周期が 0.5日以上の食連星につい

ても中間値比を用いてタイプ分類を進めることを考

えていき、特に 0.5 ≤ c < 0.7でMR > 0.3を持つ

分布が中間値比を用いて分離可能か検討したい。
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ミラ型変光星のスペクトル分類

岩崎仁美 (東北大学大学院 理学研究科　天文学専攻)

Abstract

ミラ型変光星とは脈動変光星の一種で、変光の周期が 100日より長く光度変化が大きい AGB星のことであ

る。このミラ型変光星はスペクトルによってさらに分類することができる。表面組成で炭素過多な場合 (C/O

＞ 1)、炭素星 (または C型星)。酸素過多な場合 (C/O ＜ 1)、酸素星 (またはM型星)。観測天体は GCVS

と NSVSでミラ型星だと分かっている天体の中で、SIMBADではスペクトル型が決まっていない天体を選

出した。さらに仙台で観測できる天体かつ等級が 10 等より明るいものに絞ると計８０個 (GCVS) ５１個

(NSVS)のミラ型変光星が該当した。これらの天体について分光観測を行い、スペクトルから C型星、M型

星に分類する。今回観測、解析したものは GCVSで１つ、NSVSで２つであり、２つが酸素星、１つが炭素

星であった。

1 Introduction

脈動によって大きく明るさの変わるミラ型変光星

だが、ミラ型変光星の中でもスペクトルによってさ

らに分類することができる。表面組成が C/O ＞ 1

なら炭素星 (または C型星)。C/O ＜ 1なら、酸素

星 (またはM型星)。炭素星と酸素星の違いは初期質

量によって決まると考えられている。初期質量 0.8～

2M⊙または 5～8M⊙だと酸素星。初期質量 2～5M⊙

だと炭素星となる。炭素星の質量の下限値は Third

dredge upによって炭素が中心から表面まで組み上

げられる機構がおこるのが 2M⊙ 以上であるためで

ある。さらに 5M⊙の星だとHot Bottom burningに

より炭素が窒素や酸素に変えられてしまうため炭素

星にはなれない。(太陽程度の金属量の場合)

現在、GCVSで観測され、ミラ型だと分かっている天

体の中でスペクトル型が決定されているのは、7835

星のうち 2459星 (約 31％)である。NSVSでは 8678

星のうち 2565星 (約 29％)。周期がわかっている割合

が 72％であることに比べるとスペクトル型の決まっ

ている割合は約 30％とほぼスペクトル型が決められ

ていないことがわかる。今回はそのうちの一部では

あるが分光観測することにより炭素星か酸素星を分

類し、今後アストロメトリ衛星 (GAIA, JASMINE)

のデータが出てきた時に役立てたい。

2 Instruments

仙台市天文台 1.3mひとみ望遠鏡を使用し、分光観

測を行った。表面化学組成が酸素過多の場合は主に

TiOのバンド吸収、炭素過多の場合は主にCNやC2

等のバンド吸収が見られる。それぞれ特徴的な分子

の深い吸収バンドが見られるので、低分散のスペク

トルから分類することが可能である。

下の表は仙台市天文台の分光装置の性能を表してい

る。この表で今回は低分散、2.00”スリット、波長域

6250Å～9750Åを選択し、分解能は 1190となる。

今回の観測はスペクトルの形から炭素星か酸素星を

分類するため高い分解能は必要ない。そのかわり観

測候補天体は暗いため光量をできる限りロスしない

よう 2.00”スリットを使用することとした。

観測天体については GCVS と NSVS でミラ型星だ

とわかっている天体の中で SIMBAD でスペクトル

型が決まっていないもの、かつ仙台で観測できる天

体を選出した。そのなかでも平均等級が 10等以上の

天体に絞るとGCVSでは 80個、NSVSでは 51個と

なった。

表 1: 分解能および最適波長域
モード 1.35”スリット 2.00”スリット 最適波長域

中分散 (5000) 5400 3380　 3600Åから 6000Å

中分散 (6000) 5400 3380　 5500Åから 9000Å

低分散 1800 1190　 3600Åから 9000Å



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

3 Analysis

今回観測、解析したのは NSVS(TT Cas:図

1,V0340 Cas:図 2),GCVS(MW Ser:図 3)の３つ。最

初に観測した NSVSの天体２つは波長域が 3260Å

～6920Åで観測を行った。ミラ型星は AGB星であ

るため連続光のピークが長波長側になる。そのため

3260 Å～6920 Åで得られたスペクトルは淡く、解

析が困難であった。このことからその後のGCVSで

は長波長側で観測することとし、6250 Å～9750 Å

の波長域で観測した。解析には irafを用いたが、淡

いスペクトルの場合波長ピクセル関係をただしく決

めることができないため、同じ位置で明るい星のス

ペクトルを撮りこの画像をリファレンスとし解析を

進めた。また今後は波長ピクセル関係を補正し、空

間方向のゆがみも補正することでより正確に一次元

化することができるよう補正式を作る。

図 1: TT Casのスペクトル

図 2: V0340 Casのスペクトル

図 3: MW Serのスペクトル

4 Result

解析の結果得られたスペクトルより今回観測し

た３天体は TT Cas と MW Ser の２つが酸素星、

V0340 Casが炭素星ということがわかる。酸素星の２

つは波長域は違うが図 1のTT Casと図 3のMW Ser

は 6322, 6569, 6651, 7053, 7666, 8206,8432Åのと

ころに深いTiOの吸収バンドが見られる。一方炭素

星の V0340 Casは C2の分子の吸収バンドとともに

バルマー系列の輝線 (Hα : 6562.8Å,Hβ : 4861.3Å

,Hγ : 4340.5Å)が見られる。炭素星でバルマー系

列の輝線が観測されるのは珍しい天体で今後追観測

していく予定である。

5 Conclusion

観測したミラ型変光星は２つが酸素星、１つが炭

素星であった。このようにスペクトルによってミラ

型変光星を炭素星と酸素星にわけることは将来アス

トロメトリ衛星 (GAIA, JASMINE)のデータが公開

された際にに役に立つ。ミラ型変光星は周期光度関

係があると考えられているため、距離のよい指標に

なっている。公開されたデータを用いて、近傍のミラ

型変光星の周期光度関係を調べた際に炭素星と酸素

星でどのような違いがでてくるのかを確かめること

ができる。この関係を用いるとタイプをわけること

によってさらに正確な距離を決めることが可能にな
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る。またミラ型変光星の表面化学組成は、星の初期

質量や金属量に依存して決まる。太陽程度の金属量

の場合を考えると、初期質量がおよそ 2～5太陽質量

程度の星のみが最終的に炭素過多なミラ型星となり

うる。 従って、炭素星と酸素星の空間分布及び存在

比 は、恒星種族や天の川銀河の構造を考える上で重

要な情報をもたらす。近傍の銀河で調べられている

存在比だと、銀河中心では酸素星の割合が高く、反

銀河中心方向では炭素星の割合が高いことがわかっ

ている。わたしたちの天の川銀河ではどのような分

布になっているのかも今後調べていきたい。また分

光観測の際に発見した珍しい天体についても追観測

をしていく。
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磁気リコネクションによる二重スピキュールの発生モデル

須田 武憲 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室)

Abstract

スピキュールとは彩層からコロナへと噴出する高速 (∼25km/s)で低温（数 1000度 ∼1万度）のプラズマ

ジェットであり、太陽表面上に常に多数存在している。その存在は 100年ほど前には知られていたが、スピ

キュールの幅が 300km∼1500kmと非常に小さいため、スピキュールの詳細な構造は長い間謎に包まれてい

た。しかし、近年の目覚ましい太陽観測衛星の発達によりスピキュールの微細構造が次第に明らかになって

きた。そして我が国の太陽観測衛星「ひので」によって多くのスピキュールはペア (二重構造)で現れること

が示唆された (Suematsu et al. 2008)。我々はこの二重構造を自然に説明できる可能性をもつ、スピキュー

ルの磁気リコネクションモデルを提唱する。磁気リコネクションは反平行な磁場で起こる場合の議論が多い

が、 シア構造をもった 3 次元的な磁場構造でも起こりうる。シア構造をもつ磁場の磁気リコネクションに

よって発生する中間衝撃波と遅延衝撃波が スピキュールを発生させると考えた。そして 1.5 次元 MHD シ

ミュレーションによって、磁気リコネクション後を想定した折れ曲がった磁場の時間発展を追い、生じた中

間衝撃波と遅延衝撃波が実際にスピキュールを発生させることを確認した。本発表では我々の仮説と、数値

シミュレーションの詳細な結果について解説する。

1 イントロダクション

太陽表面をHαやCaIIHなどで観測すると、無数の

細かいジェットが見える。これらはスピキュールと呼

ばれ、彩層上部を構成する低温 (∼ 10000K)で高密

度 (∼ 10−13g cm−3)の超音速 (∼ 25km s−1)ジェッ

トである。スピキュールはコロナ加熱へ寄与してい

る可能性があり、太陽物理学において非常に興味深

い構造である。しかし、そもそもスピキュールがな

ぜ発生するのかは謎に包まれている。

スピキュールの発生原因については様々なモデルが

提唱されてきた。たとえば Suematsu et al. (1982)で

は彩層下部で発生した slow wave が重力成層大気中

を伝搬することで衝撃波へと成長し、低温高密度の彩

層プラズマを高温低密度のコロナ中へ打ち上げるる

(スピキュールが打ち上げられる)ことを数値シミュ

レーションで示した。slow waveの発生原因としては

小さな浮上磁場との磁気リコネクション (Suematsu

et al. 1982)や、5分振動 (De Pontieu el al. 2004)が

考えられる。また、Kudoh & Shibata. (1999)は対

流によって発生したAlfvén波が非線形効果によって

slow waveを発生させ Suematsu et al. (1982)と同じ

過程でスピキュールを発生させることを数値シミュ

レーションで示し、さらにコロナ加熱に十分なエネ

ルギーが供給されうることも示した。

しかし、太陽観測衛星「ひので」による高分解能観

測により、これらのモデルでは説明できないようなス

ピキュールの構造が明らかになってきた。Suematsu

et al. (2008)によれば 50%以上のスピキュールは二

重構造をもっていることが示唆された。つまり、半数

以上のスピキュールがペアとして表れているという

のである (図 1)。このような構造は既存のモデルで説

図 1: 矢印で示されたものが二重スピキュール。

明することは難しい。そこで我々は二重構造を簡単

に説明できる磁気リコネクションによるスピキュー

ル発生モデルを考案した。このモデルでは磁束管が

図 2のように対流運動によって絡みあい、磁気リコ
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ネクションを起こす。そこから発生した衝撃波がそ

れぞれの磁束管内でスピキュールを打ち上げ、ペア

のスピキュールとなるというものである。しかし、こ

のような平行に近い磁力線間における磁気リコネク

ションは、磁気張力による爆発的なエネルギー解放

が見込めない。このような磁気リコネクションでも

スピキュールが発生しうるのかを調べるため、我々

は数値シミュレーションを行った。

B
→

B
→

衝撃波衝撃波衝撃波

対流運動によって 

B
→

磁束管の一部がリコネクション磁束管が交差する

リコネクション

衝撃波が伝搬して
2本のスピキュールが発生

図 2: 二重スピキュールの磁気リコネクションモデル

概要

2 シミュレーション設定

図 2のようなリコネクションを再現するには 3次

元電磁流体 (MHD)シミュレーションを行わなくて

はならないが、そのようなシミュレーションは多く

の計算時間を必要とし、さまざまなパラメータでシ

ミュレーションを行うことが困難になってくる。そこ

で図 3のように軸対称な磁束管を考え、初期条件と

して磁気リコネクション直後を想定した不連続な磁

場をおくというモデル化を行った。このようにすれ

ば磁束管にそった座標に対してのみ計算を行えばよ

く、計算するベクトル量も磁力線の方向と磁束管の

軸周りの成分になるので、1.5次元MHDシミュレー

ションとして扱うことができる。

B
→

B
→

モデル化

モデル化された磁束管磁気リコネクション直後の磁束管

図 3: 1.5次元へのモデル化。 図 4: 磁束管 (黒)と

初期の磁力線 (赤)

図 4は計算に使った磁束管と初期の磁力線を表し

ている。磁束管にそった方向を s、磁束管周りの方向

を ϕとし、磁束管に垂直な方向には運動がないもの

とした。

基礎方程式は以下のようになる。

∂
∂t (ρA) +

∂
∂s (ρvsA) = 0 (1)

∂
∂t (ρvsA) +

∂
∂s

([
ρv2s + P +

B2
ϕ

8π

]
A
)

=
(
P +

ρv2
ϕ

2

)
dA
ds + ρgAdz

ds (2)

∂
∂t (ρvϕA

3/2) + ∂
∂s

([
ρvϕvs − BϕBs

4π

]
A3/2

)
= 0 (3)

∂
∂t (

√
ABϕ) +

∂
∂s

(
[Bϕvs −Bsvϕ]

√
A
)
= 0 (4)

∂
∂t

([
ρ|v|2

2 + P
γ−1 + |B|2

8π

]
A
)

+ ∂
∂s

([{
ρ|B|2

2 + γP
γ−1 +

B2
ϕ

4π

}
vs − BϕBsvϕ

4π

]
A
)

= ρvsg
dz
dsA (5)

P = ρkBT
mp

(6)

ここで Aとは磁束管の断面積であり、磁束の保存

から ABs = constという関係をもっている。zは光

球からの高さを意味している。比熱比 γは γ = 5/3、

その他の記号は通常意味されるものと同様である。重

力加速度 gは定数として g = −2.74× 104cm s−2と

した (計算の安定のために、十分遠方では g = 0とし

てある)。初期条件は静水圧平行な条件に対して不連

続な磁場 Bϕ を加えた。初期の磁力線の形は図 4に

ある通りである。初期の温度分布は

T/T0 = 1+
1

2
(ac − 1){1+ tanh[(z− ztr)/wtr]} (7)
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と与えた。ここで T0は光球の温度であり、光球上の

スケールハイトH0 を 150kmとすれば

T0 = mpgH0/kB ≃ 4900K (8)

となる。acは光球温度に対するコロナの温度 Tcorona

の比であり、ac = 300とすれば、

Tcorona = 300T0 ≃ 1.47× 106K (9)

となる。ztr は遷移層の高さで各シミュレーションに

よって異なっている。wtr は遷移層の厚みで wtr =

15kmとした。グリッド幅等の細かな設定は紙面の

都合上省略する。計算スキームはHLLD法 (Miyoshi

& Kusano. 2005)を用いた。

3 シミュレーション結果

シミュレーションの結果、リコネクションポイン

トから 2種類の衝撃波が発生した (図 5)。先行する衝

撃波は衝撃波面に平行な磁場 (Bϕ)の正負が逆転する

中間衝撃波 (Intermediate Shock)と呼ばれるもので

あり、後続の衝撃波は遅延衝撃波 (Slow Shock)であ

る (Intrmediate Shock は遷移層付近で Fast Shock

へと遷移している)。これらの衝撃波が遷移層に衝突

することで、彩層の高密度なガスが噴出しているこ

とがわかる。すなわち、スピキュールが発生してい

る (図 6)。

3.1 どのような力で加速されているか

スピキュールはどのような力で s方向に加速され

ているのかを調べる。z = ztr−150kmの点にラグラ

ンジュ粒子を置き、そのラグランジュ粒子に対して

vpm ≡ −
∫

1

4πρ

Bϕ

r

∂

∂s
(rBϕ) dt (10)

vcen ≡
∫

v2ϕ
r

∂r

∂s
dt (11)

vp+g ≡ −
∫ {

1

ρ

∂P

∂s
− g

∂z

∂s

}
dt (12)

という量を計算する。vpmは磁気圧によって加速され

た速度成分を表し、vcen は遠心力によるもの、vp+g

はガス圧と重力によるものを表す (ガス圧と重力は

図 5: ガス圧 (青)、磁気圧 (赤)、磁力線 (黒)のプロッ

ト (ztr = 2250km)

図 6: 各時間ごとの密度プロット (ztr = 2250km)

t = 0でつりあっているため一つにまとめた)。それ

らをプロットしたものが図 7である。この結果から

磁気圧と遠心力によって主に加速されていることが

わかる。

図 7: 各力で加速された速度成分
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3.2 遷移層の高さに対する依存性

遷移層の高さを変化させたときスピキュールの高

さは図 8のように変化する。遷移層が高ければ高いほ

ど、スピキュールが高く上がっていることがわかる。

このような傾向は Slow Shock によるスピキュール

発生モデル (Shibata & Suematsu. 1982)や、Alfvén

波によるモデル (Saito et al. 2001)でも見られる。

図 8: 各遷移層高さに対するスピキュールの高さ

とくに Intermediate Shock によって打ち上げられ

た 1つめのスピキュールに注目する。遷移層の高さ

に対して速度はどのように変化するだろうか。詳細

は省くが、vpm と vcen は Alfvén波のエネルギーフ

ラックス保存 (線形近似から導かれる)などを用いて

計算すると

vpm ∼ B−1
s (13)

Vcen ∼ B−1
s (14)

という関係が導かれる。磁場は上空にいくほど小さ

くなるので、これは遷移層が高いほどスピキュール

が加速されやすい傾向を理論的に示している。また

自由落下を仮定すればスピキュール最高点と遷移層

の高さの差∆Hは

∆H ∼ v2s ∼ B−2
s (15)

となる。

シミュレーション結果との比較は図 9となる。ここ

で横軸の Bs は vpm と vcen の場合は t = 0でのラグ

ランジュ粒子の位置における Bs、∆H の場合は ztr

での Bsとなっている。理論計算とのずれはあるが、

大まかには同じ傾向を示している。ずれがあるのは、

理論計算の一部に線形近似を用いためだと思われる。

図 9: 磁場に対する各物理量の依存性

4 まとめ

今回のシミュレーションではリコネクションポイ

ントから Intermediate Shock と Slow Shock が発生

し、それぞれの衝撃波がスピキュールを打ちあげた。

また、どちらも初期には大きな速度をもたないが、次

第に加速され強い衝撃波となる。これは遷移層の高

さを高くすると、スピキュールが高く打ちあがる傾

向がみれたことからもわかる。

注意しなければならない点は、今回のシミュレー

ションでは磁気リコネクションの計算は行っていな

い点である。今後さらに研究を進めるためには、実

際にリコネクションを計算できる 3次元シミュレー

ションを行う必要がある。
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コロナ加熱・太陽風加速問題の理論的展望

庄田　宗人 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

太陽風は太陽から惑星間空間へ恒常的に放出されるプラズマ流であり、太陽活動は太陽風を介して惑星磁気

圏に影響を与えると考えられている。1958年に Parkerにより理論的にその存在が予言された太陽風はその

後衛星の「その場観測」によって存在が確認され、現在に至るまで継続的な観測が続いている。もともと太陽

風は高温の太陽コロナがもつ熱エネルギーにより加速、放出されるものと考えられていたが、この理論では

説明できない観測事実が得られたことにより太陽風モデルの修正が求められた。元来高温のコロナを形成す

るコロナ加熱問題と太陽風形成・加速問題は別々に扱われてきたが、現在では波動の散逸によるエネルギー

供給の結果として両者が自然に形成されるというモデルが提唱されている。本講演では太陽風の観測事実、

Parkerによる最初のモデルを紹介し、それらを踏まえたうえで現在提唱さえているモデルについて考察する。

1 Introduction

太陽からは恒常的にプラズマが放出されており、そ

の現象は太陽風と呼ばれている。太陽風は太陽活動

によるプラズマの擾乱を地球まで輸送し地球磁気圏

に影響を及ぼすので、現在では宇宙天気予報のため

の重要なファクターとして考えられている。

元来太陽風は高温の太陽大気（コロナ）のもつ熱

エネルギーが作り出す自然な流れとして解釈されて

きた。しかし Ulyssesの観測などにより比較的温度

の低いコロナホールから速度およそ 700km/sec の

速い太陽風が、温度の高い活動領域から速度およそ

400km/secの遅い太陽風が流出していると分かり、熱

エネルギーだけでは太陽風の形成、加速を説明でき

ないことが分かった。

現在ではコロナの熱エネルギーに加えて太陽表面

で励起される波動により太陽風にエネルギーを供給

するという考えが広く受け入れられている。さらに

コロナへの熱エネルギーの供給も波動からの寄与が

大きいというモデルも広まっており、コロナ加熱と太

陽風加速問題は別々の問題ではなく波動エネルギー

の散逸という観点のもとに統一的に扱われるように

なってきている。

波動のエネルギーの散逸には非線形効果が大きく

影響していると考えられている。流体はその非線形

項の効果により高波数（短波長）側へエネルギーを

輸送し、エネルギーの散逸を効率的にするという性

質があるからである。しかし非線形効果を扱うのは

解析的にも数値的にも難しく、波動の非線形散逸を

統一的に説明するモデルは完成には至っていない。

本講演ではまず太陽風の観測事実と古典モデルを

説明し、現在提唱されているモデルの説明、考察を

行う。

2 Observational Results

太陽風の観測は主に衛星によるその場観測とリモー

トセンシングによるものの二種類に分けられる。衛星

による観測はさらに地球近傍を周回する人工衛星によ

るものと太陽極軌道を周回する「人工惑星」(Ulysses)

によるものに分けられる。リモートセンシングによ

る太陽風観測は IPS(InterPlanetary Scintillation)と

呼ばれ、現在ではトモグラフィーを用いた 3D構造

の解析が可能である。

図 1にUlyssesによる太陽風の観測結果を示した。

上側の二枚のグラフは太陽風の速度分布と磁場の極

性の分布を、下側の二枚は観測時期の太陽活動の強

さ（黒点数）を表す。左側の二枚のグラフはUlysses

の一度目の太陽周回の際の観測データを、右側の二

枚のグラフは二度目の周回の際のデータを表す。背

景にはそれぞれの周回の間の典型的なコロナの画像

を示した。図からわかるように太陽風の大域的構造

（緯度分布）は太陽活動に大きく影響される。特に太



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

図 1: Ulyssesによる観測結果のまとめ。上図は太陽

風の大域的な（全緯度方向の）構造。背景の画像は

SOHO および Mauna Loa K-coronameter による。

図中の線の中心からの距離は観測された太陽風の速

度、色は観測された磁場の極性を表す。下図は黒点

の数（太陽活動の強さ）を表す。左側の二枚のグラ

フはUlyssesの最初の周回での観測、右側の二枚のグ

ラフは二回目の周回での観測を表す。図はMcComas

et al. (2003)より引用した。

陽活動静穏期（Ulyssesの一回目の周回期間、図 1の

左側）での速度分布は低緯度に一様な低速成分、中

緯度から高緯度に一様な高速成分という二極構造と

なっていることがわかる。太陽活動静穏期には低緯

度側のコロナが高温の活動領域、高緯度側が低温の

コロナホールとなるので、この観測結果は低温領域

から高速の太陽風が、高温の領域から低速の太陽風

が流出していることを表している。

3 Theoretical Models

太陽風の理論モデルは Parker(1958) に始まり、

現在では非常に多くの理論モデルが提唱されてい

る。そのすべてを紹介することは出来ないので、本

講演では Parker(1958) および Matsumoto&Suzuki

(2012,2014)の成果を紹介しその物理的解釈について

述べることにする。

さきにも述べたとおり、太陽風の理論モデルは

Parker(1958)に始まる。Parkerはコロナの熱エネル

ギーによるプラズマ流の放出、加速を理論的に予言

した。図 2に等温大気を仮定した場合の解の様子を

示した。

図 2: 等温大気を仮定した場合の放出流の解の様子

(Parker 1958)。

図から明らかな通り、コロナの典型的な温度 (106K)

を想定したときほぼ観測に合致するおよそ 400km/sec

の太陽風が理論的に説明される。しかしながらこの

モデルでは温度の低い領域から速い太陽風が、温度

の高い領域から遅い太陽風が流出する理由が説明で

きず、磁場の効果を考慮に入れたより正確なモデル

の提唱が求められた。

現在ではコロナ加熱と太陽風加速を同時に扱うモ

デルが提唱されている。太陽表面で波動を励起し、そ

のエネルギーの散逸によりコロナ加熱と太陽風加速

のエネルギーを供給するというモデルである。その

一例としてMatsumoto&Suzuki (2012,2014)が挙げ

られる。このモデルは磁気流体波動（アルフベン波）

のエネルギーの散逸により等温、成層大気からコロ

ナと速い太陽風が同時に形成されることを説明する。

この研究では磁束管が開いた領域（コロナホール）に

光球で励起したアルフベン波を伝播させ、そのエネ

ルギーが散逸する様子を 2.5次元のシミュレーション

を用いて再現、考察している。

図 3にシミュレーション結果を示した。各々のグ

ラフは物理量の動径方向の変化を示し、上から動径

方向の速度成分、方位角方向の速度成分、温度、電

子数密度を表す。またグラフ中の赤線はシミュレー

ション結果、プロットは観測結果を表す。シミュレー

ション結果がよく観測結果を再現することが分かる。
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図 3: Matsumoto & Suzuki (2012)の結果。図中の赤

線は動径方向の距離に対する各物理量のシミュレー

ション結果で、上から動径方向の速度成分、方位角

方向の速度成分、温度、電子数密度のグラフを表す。

プロットはそれぞれの観測結果を表す。

図 4にはアルフベン波の散逸プロセスの寄与の大

きさが示されている。アルフベン波の散逸には主に、

横波であるアルフベン波が非線形効果により別の縦

波を励起し衝撃波を形成することで散逸する「縦波

的散逸」と互いに逆行する二つのアルフベン波が波

動間相互作用により高波数側にエネルギーを輸送す

ることによる「横波的散逸」の二種類が挙げられる。

この研究ではどちらの寄与がどの程度働いているか

数値的に見積もっており、図 4に、横波的散逸によ

るものが赤色の斜線部分に対応する。黒色、青色の

実線はそれぞれ放射冷却、断熱膨張による冷却の割

合を表す。また黒色の斜線部は遷移層（コロナと彩

層の境界）に対応する。図からわかるように、領域

によって主要な散逸過程が異なることが分かる。

図 4: アルフベン波のエネルギーフラックスとその散

逸過程。上図 (a)：アルフベン波の持つエネルギーフ

ラックスの動径方向の距離に関するグラフ 下図 (b):

アルフベン波の散逸によるエネルギー供給率と放射、

断熱膨張による冷却率のグラフ。緑色の線が縦波が

衝撃波を形成することによるエネルギー供給、赤の

領域が横波のカスケードによるエネルギー供給に対

応する。一方黒色の線は放射による冷却、青線は断

熱膨張による冷却を表す。

この研究に問題点がないわけではない。まず第一

にシミュレーションの結果が数値計算の解像度に強

く依存してしまうという問題点が挙げられる。した

がって数値計算の精度が十分良く、計算結果が現実

の系を十分正しく反映していることを示すのは容易

ではない。また数値計算の資源の問題上、この研究

をそのまま現実の太陽の磁場に適用したり、大域的

構造の計算に拡張するのもまた容易ではない。

現在では乱流を適当にモデル化し、計算の負担を

軽くすることでより複雑な系での計算を試みる研究

も多い。今後の研究の進展のためには第一原理の数

値計算とモデル化 (経験的モデル化、半解析的モデル
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化)による系の簡単化の両者が必要となるだろう。

4 Summary and Conclusions

Matsumoto&Suzuki(2012,2014)をはじめとする現

在の太陽風理論の多くでは、加速のエネルギーは太

陽表面で励起される磁気流体波動の散逸で補われて

いると考えられている。波動エネルギーの散逸には

波動の非線形発展が重要な役割を果たしていると考

えられており、その詳細な物理過程は未だに不明確

である。今後の研究の方針として、数値シミュレー

ションの高精度化に加えて解析的手法等による非線

形効果のモデル化、その定量的見積もりなども重要

になるであろう。
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黒点ライトブリッジのダイナミクス
加納 龍一 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

太陽黒点の特徴的な構造のひとつとして、黒点暗部を裂くようにして現れるライトブリッジという構造があ
る。このライトブリッジの領域において光球で超音速 (>6km/s)の下降流の存在が報告されているが、その
原因はまだ解明されていない。[1]によれば、その下降流の原因は黒点暗部の垂直磁場とライトブリッジの水
平磁場との磁気リコネクションであるとされているが、今まで時間発展を追った研究はされていなかったた
め、その磁気リコネクション説に確証を得ることができていなかった。そこで、JAXAの衛星「ひので」と
NASAの衛星「IRIS」の同時観測でライトブリッジの下降流発生領域の光球と彩層の磁場と速度場の時間発
展を追ったところ、下降流の原因は磁気リコネクションではなく、磁束管の浮上によるサイフォン流ではな
いかと思われる特徴を発見した。

1 Introduction

太陽の活動性は磁場によるものがほとんどである。
フレアトリガー、コロナ加熱、ダイナモなどの未解
決問題も、磁場が重要な役割を果たしていると考え
られている。太陽における磁場の影響の典型例とし
て、黒点の存在が挙げられる。黒点ひとつをとって
も、その活動性は多岐にわたる。今回は黒点の「ラ
イトブリッジ」という構造に着目した。黒点のライ
トブリッジとは、黒点を裂くようにして現れる構造
のことであり、特徴としては以下のようなものが挙
げられる。

• 黒点暗部の太陽表面に垂直な磁場に対して、太
陽表面に水平な磁場がよく観測される。

• 光球の水平磁場と垂直磁場の境界で、超音速
(>6km/s)の下降流が観測される。

　この下降流の起源については現在も議論が繰り広
げられている。一般的には黒点暗部の垂直磁場とラ
イトブリッジの水平磁場との磁気リコネクションが
起源になっていると考えられているが、磁場と速度
場の時間発展を追って研究がされた例が今まで存在
しないので、決め手に欠けている。また、もし磁気
リコネクションが原因であるなら下降流の発生に伴
い上空で上昇流が観測されるはずであるが、その上
昇流の存在も今まで観測されていない。これらより、

高時間分解能で下降流発生に伴う磁場構造と上空の
速度場を同時観測することで、下降流の発生原因を
突き止めることを目的として研究を行った。

2 Observations

2013 年 9 月 1 日の NOAA Active Region 11836

の黒点 (図 1)を、16:00から 18:00まで「ひので」と
「IRIS」で共同観測を行ったデータを用いた。注目す
る黒点は太陽表面の (-112”,39”)の位置にあり、ほぼ
ディスクセンターにある。

図 1: 今回解析した黒点。赤の四角で囲まれた領域が
ライトブリッジ
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「ひので」では、SP(Spectropolarimeter)のデー
タを利用した。ひのでの SPは鉄の 630nmにおける
吸収線を利用してストークスプロファイルを求めて
おり、光球における磁場と速度場を求めることがで
きる。1ピクセルのサイズは 0”.32で、今回のデータ
は Sparse Rasterモードで横に 30スリットの範囲を
観測したものである。このデータの時間分解能は 1

分である。
　「IRIS」では、Si IVの分光スペクトルデータを利
用した。1ピクセルのサイズは 0”17で、データは Sit

and Stareモードで観測されたものである。このデー
タの時間分解能は 4秒である。

3 Results

3.1 ひので
Milne Eddington Inversionを「ひので」の SPの
プロファイルに作用させて磁場を導出したところ、
観測期間内に、ライトブリッジに沿った水平磁場が
伸びてくる様子をとらえることができた (図 2)。ま
た、水平磁場の成長に伴い、水平磁場の上側の端で
周囲の磁場と同じ極性の下降流、下側の端で周囲の
磁場と逆の極性の上昇流の存在を示すプロファイル
が見られた (図 3)。また、下降流と上昇流は一瞬で
はなく、水平磁場が成長しだしてから断続的に観測
することができた。この下降流と上昇流の存在を示
すプロファイルは複雑な構造をしているため簡単に
フィッティングをして速度を求めることはできない
が、ピークの山の位置から大雑把に見積もっても音
速程度 (>6km/s)の速度を持っていることがわかる。

図 2: 時間ごとに発展していく磁場 (左) と速度場
(右)。磁場は矢印が水平磁場の強さと向きを表し、色
は垂直磁場の大きさを表す。また、速度場は白色が
上昇流を表し、黒色が下降流を表す。

図 3: 水平磁場の上側の端で観測された周囲の磁場と
同じ極性の下降流のプロファイル (上)と、水平磁場
の下側の端で観測された周囲の磁場と逆の極性の上
昇流のプロファイル (下)。オレンジ色の線はライン
センター
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3.2 IRIS

「ひので」で下降流が観測された点に着目し
て、分光された Si IV 1394(∼80000K)、C II

1336(∼25000K)、Mg II k 2796(∼10000K)の輝線に
ガウシアンフィッティングをすることで上空の速度場
と明るさを求めたところ、速度場は約 3分の周期で
音速以下のスピードで振動している様子がみられた。
明るさは全体的に暗く、下降流の発生に伴って速度
や温度に特徴的な反応は見られなかった。(図 6、7)

図 4: IRISのスリット位置 (左)と、ひのでのデータ
のスリットに対応する位置 (右)

Si IV 1394と C II 1336のラインは光量が少ない
ためにデータが乱れてしまっているところもあるが、
Mg II k 2796のラインは光量も十分で、データの乱
れは少ない。Mg II k 2796のラインは一般的にはプ
ロファイルがシンプルなガウシアンではなく中央が
へこんだ形をしていることが多いが、今回の場合は
黒点暗部領域なのでプロファイルはシンプルなガウ
シアンに近いものになるため、ガウシアンフィッティ
ングで速度を求めることができた。(図 5)

図 5: k3の山のあるプロファイル (上)と k3の山の
ないプロファイル (下)。温度が低い領域では k3の山
がなくなることが多い。

図 6: ガウシアンフィッティングをして得られた明る
さのプロット。オレンジ色の線は光球の下降流とス
リットが重なった時間



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

図 7: ガウシアンフィッティングをして得られた速度
のプロット。オレンジ色の線は光球の下降流とスリッ
トが重なった時間

4 Discussion

「IRIS」のデータの示す速度の周期的な変化は、周
期や速度といった特徴が [2]の黒点上空における黒点
の振動の観測結果と似ているため、太陽の固有振動
によって励起された黒点の振動によるものであると
考えられる。さらに、Si IVの音速は 34km/sである
ため、観測された速度はリコネクション由来である
とするとあまりにも遅い。以上の結果に加えて下降
流発生に伴い特徴的なシグナルが見られなかったこ
とから、下降流の発生原因は磁気リコネクションで
はないと考えられる。さらに、「ひので」から得られ
た下降流と上昇流の長期間の存在や、上昇流と下降
流で極性が違うことから、この流れはライトブリッ
ジの領域に新しく磁束管が浮上してきて、その磁束
管に沿って生じた流れだと考えられる (図 8)。ライ
トブリッジにおける浮上した磁束管の存在は他にも
報告例 [3]はあり、磁束管に沿った音速に近い流れは
サイフォン流 [4]として知られている。磁束管に沿っ
た流れの例としては半暗部のエバーシェッド流 [5]な
どが挙げられ、太陽の他の領域でも存在は示唆され

ている。

図 8: 磁束管の浮上による流れの模式図

5 Conclusions

「ひので」と「IRIS」で共同観測することにより
ライトブリッジ領域の下降流発生に伴う速度場と磁
場を求めたところ、光球での下降流発生に伴い上空
では顕著な変化は見られなかった。これは、下降流
の原因が磁気リコネクションではないことを示して
いる。さらに、下降流発生とともに別の領域で逆極
性の上昇流が観測され、上昇流と下降流が長時間継
続したことより、ライトブリッジ領域での下降流の
原因は、磁束管の浮上に伴うサイフォン流である可
能性が見いだせた。サイフォン流であることを結論
づけるためには、今回求めた物理量の他にも、速度
の具体的な値、磁束管の両端の磁場の強さ、磁束管
の太さを求める必要がある。
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太陽フレアのトリガとなる磁気中性線付近の磁場構造

川畑 佑典 (東京大学大学大学院 理学系研究科)

Abstract

太陽フレアは蓄積された磁気エネルギーが突然解放されて熱エネルギーや運動エネルギーに変換される現象

である。フレアは黒点群が存在する活動領域において観測され、エネルギー解放メカニズムとしては磁力線が

繋ぎかわる磁気リコネクションによるものであると考えられているが、フレアのトリガのメカニズムについて

はよくわかっていない。活動領域には磁場の極性が正から負に切り替わる地点である磁気中性線（PIL）が存

在し、フレア発生前にはこの磁気中性線に沿って長時間持続するシアの流れが観測されている。またKusano

et al.(2012)ではこの磁気中性線において、シアの流れが存在するという条件に加え、ある特徴を持った磁

場擾乱が局所的に存在する事でフレアが発生するというモデルを提案した。つまりフレアのトリガを調べる

には、磁気中性線付近の磁場、及びシアの流れを詳細に解析する必要がある。本研究ではフレアのトリガメ

カニズムに関わるこれらの論文を基に、太陽観測衛星ひのでに搭載された SOTにより得られたデータの解

析結果について報告する。

1 Introduction

太陽フレアは太陽大気に蓄積された磁気エネルギー

の解放現象であり、解放されるエネルギーは 1029-

1032ergに達する。ほとんどのフレアはδ型黒点と呼

ばれる黒点において生成される。δ型黒点では磁気

中性線と呼ばれる磁場の正極と負極が入れ替わる地

点において複雑な磁場構造を示す。フレアのエネル

ギーの蓄積のメカニズムとしては、この磁気中性線

付近における、シアの流れと収束の流れが重要であ

ると考えられている。初めはポテンシャル磁場と呼

ばれる低いエネルギー状態であった磁場が、シアや

収束の流れにより引き延ばされエネルギーを蓄積し

ていく（図 1）。

図 1: 磁気エネルギーの蓄積
磁場が取りうる最低のエネルギー状態であるポテンシャ
ル磁場の状態から、シアと収束の流れにより磁気ループ

が引き延ばされてエネルギーが蓄積

このようにして蓄えられた磁気エネルギーは磁気

リコネクションと呼ばれる現象により、解放される。

磁気リコネクションとは、磁力線が繋ぎかわる現象

である（図 2）。

図 2: 磁気リコネクション
磁力線が繋ぎかわる事により、磁気エネルギーを解放

反平行に並んだ磁力線が押し付けられると磁力線

間に強い電流が流れ、何らかの原因で電気抵抗が大

きくなり電流が散逸することにより、磁力線が繋ぎ

かわる。繋ぎかわった事により、磁気張力が働きプ

ラズマが加速され、磁気エネルギーが運動、熱エネ

ルギーへと変換される。この現象が太陽でも起こっ

ていると考えられている。上記のようにフレアの解

放メカニズムについてはよく研究がなされているが、

フレアのトリガに関してはよく知られていない。
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2 Previous study

Kusano et al.(2012)では数値シミュレーションに

より、フレアの発生に必要な微小磁場構造のモデルを

提案している。この数値シミュレーションでは、ある

角度にシアさせた磁気ループの下に、微小磁場を挿

入する（図 3）。シアの角度と挿入する微小磁場の正

負の向きをパラメータとしてフレアが発生するかを

３次元のMHDシミュレーションで計算した結果が

図 4である。この結果をみるとフレアを発生させた微

小磁場構造が二つに限られている事が分かる。元の

磁場と 180度逆になっている opposite polarity(OP)

と 90度時計回りに回転している reversed shear(RS)

である。このことはフレアのトリガを観測的に解明

する事は、太陽の光球の微小磁場構造を詳細に調べ

る必要があることを示している。

観測では、Shimizu et al.(2014)で 2012年 3月 7

日に発生したX5.4クラスフレアの発生前後の磁気中

性線付近の磁場、速度場を解析した研究がある。磁

気中性線に沿って高速のフローが観測され、このフ

ローはフレア発生の６時間前から、発生後も数時間

持続している。このフローが磁場のシアを増加させ、

フレアが発生しやすい磁場構造を作ると考えられる。

図 3: フレアの微小磁場構造
シアしている磁気ループの真下に微小磁場を挿入

(Kusano et al. 2012)

図 4:
フレア発生に必要な微小磁場構造が存在 (Kusano et al.

2012)

3 Observations and

data analysis

本研究の解析には太陽観測衛星ひのでに搭載され

ている可視光磁場望遠鏡 (Solar Optical Telescope,

SOT) を用いる。SOT の Spectro Polarimeter(SP)

による磁場に感度のある Fe I線 (630.15,630.25nm)

を用いた偏光観測によって太陽光球の磁場と速度場

を解析する。

本研究では 2014年 2月 2日から 2月 4日にかけて

10回以上の Mクラスフレアを起こした活動領域で

ある NOAA11967を解析のターゲットとした。今回

の研究は Shimizu et al.(2014)と同様に、フレア発生

前後の光球の磁場、速度場構造を解析する事を目的

としたので、フレア発生前後に SPのデータが多く

取られている活動領域を選んだ。NOAA11967では

2014年 2月 2日 08:20UT(M2.2)、09:31UT(M4.4)、

18:11UT(M3.1)、22:04UT(M1.3)、2014年 2月 4日

01:23(M3.8)に発生したフレアの前後で SPのデータ

が多く取られている為、この 5つのフレアについて

解析した。

NOAA11967で観測されたフレアの特徴として、最

初に起こった 3つのフレアが同じ場所、同じループ

の形で光っている事があげられる（図 5）。
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図 5: Homologous flare

このように一度エネルギーを解放した後にまった

く同じ形のループが光るようなフレアはHomologous

flareと呼ばれ、ひのででは観測例がまだ少ない。Ho-

mologous flareは前述の磁気リコネクションによる

エネルギー解放を考えると、一度リコネクションで

解放した数時間後にまた同じ形で増光することは考

えにくい。また 22:04UTと 01:23UTに発生したフ

レアは先のフレアと異なり西側の領域で増光が見ら

れる（図 6）。

図 6: Homologousフレアとは異なるループで起こっ

たフレア

4 Futurer works

今後の研究方針としては、flareのループの足下の

磁場構造の解析を行うことで、Homologous flareと

通常の flareが起こる際の磁場構造の違いを解明する

事を目標とする。さらにイベント解析のみでなく複

数の活動領域を統計的に解析する事で、普遍的な解

釈を導く事を最終的な目標にしたい。
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スーパーフレアを起こした太陽型星の高分散分光観測

野津　湧太 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室M1)

Abstract

我々は、ケプラー宇宙望遠鏡の測光データの解析により、太陽型星 (G型主系列星)におけるスーパーフ

レア (最大級の太陽フレアの 10 ∼ 104 倍、1033 ∼ 1036ergのエネルギーを放出) を多数発見した。太陽フレ

アは、黒点周辺の磁気エネルギーが突発的に解放される爆発現象である。スーパーフレアも同様の現象と仮

定すると、そのエネルギーを説明するには、巨大な黒点の存在が必要である。一方、多くのスーパーフレア

星では、準周期的な明るさの変動が観測されている。その振幅は、黒点の影響による太陽の明るさの変動の

振幅と比べてはるかに大きい。このことも、巨大黒点を持つ星が自転しているとすれば、説明が可能である。

しかし、本当に太陽のような星で巨大黒点は存在するのか、分光観測による詳細な探査が重要である。

そこで我々は、すばる望遠鏡 HDSを用いて、スーパーフレア星の高分散分光観測を行っている。本発表で

は、これまでに分光観測した 50星について報告する。観測の結果、50星中 34星では、連星の証拠は見られ

なかった。これら 34星について、詳細な解析を行った。まず、自転の効果による吸収線の広がりを測定し、

星の射影自転速度を求めた。求めた値は、星の自転軸の傾斜角の影響を考慮すれば、明るさの変動 (上述)の

周期から推定した自転速度と矛盾しなかった。次に、Ca II の吸収線の強度 (星の彩層活動を反映する)を測

定し、星の他の性質と比較した。その結果、明るさの変動振幅との間に相関が見られた。特に、大黒点の存

在が予想される明るさの変動振幅の大きな星は、例外なく高い彩層の活動性を示した。これら 2点から、上

記の明るさの変動は、巨大黒点を持った星の自転で説明できることが支持される。

1 Introduction

太陽の表面では、太陽フレアと呼ばれる爆発現象

が頻繁に発生しており、これは黒点付近に蓄えられた

磁気エネルギーが、熱や運動、放射のエネルギーへ突

発的に変換される過程だと考えられている (レビュー

論文例：Shibata & Magara 2011)。これまでに観測

された最大の太陽フレアのエネルギーは 1032erg程

度だが、それを上回るフレア (スーパーフレア) が太

陽で発生する可能性はあるのだろうか？そのような

疑問に答えるため、我々のグループでは、主に系外

惑星探査に用いられているケプラー宇宙望遠鏡の高

精度測光データを用いて、太陽型星 (G型主系列星)

におけるスーパーフレアを探索する研究を行ってき

た。その結果、現在までに 8万個を超える太陽型星

の 500日分の測光データを解析し、279個の太陽型

星で 1547個ものスーパーフレア (1033 ∼ 1036erg; 最

大級の太陽フレアの 10 ∼ 104倍のエネルギーのフレ

ア)を発見するに至っている (Maehara et al. 2012;

Shibayama et al. 2013)。非常に沢山のイベントを発

見した事で、スーパーフレアに関する統計的研究を

する事が可能になった。発生頻度分布について調べ

てみると、スーパーフレアの発生頻度は、太陽フレ

アと同様のベキ分布をしており、太陽フレアとスー

パーフレアの類似性が強く示唆された (Shibata et al.

2013; Shibayama et al. 2013)。

我々は、上記の結果を踏まえ、太陽フレアの理解を

もとに、スーパーフレアを理解する事が可能かとい

う観点で更なる検討を行ってきた。上述したように、

太陽フレアは黒点付近の磁気エネルギーが突発的に

解放される現象である。スーパーフレアも同様の磁

気エネルギー解放現象だと仮定すると、その巨大な

エネルギーを説明するためには、太陽で見られるも

のよりもはるかに巨大な黒点の存在が必要だと考え

られる。また、ケプラーの観測データを詳しく調べ

ると、多くのスーパーフレア星では、数日から数十

日程度の周期の準周期的な明るさの変動が見られた。

その振幅は、典型的には数% 程度であり、黒点の影

響による太陽の明るさの変動の振幅 (0.01 ∼ 0.1% 程
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度)と比べてはるかに大きい。この変動は、星表面に

大きな黒点が存在し、星の自転に伴って黒点の見え

方が変化する事で生じているのだとすると、解釈が

可能である (Notsu et al. 2013b)。すなわち、巨大黒

点が星表面に存在する事が明るさの変動からも示唆

されるといえる。しかし、上記の結果はあくまで、測

光観測結果のみに基づく結果である。

本当に巨大黒点が存在するのか、そして上述の明

るさの変動が巨大黒点を持った星の自転で説明でき

るのか、明らかにするためには、分光観測によって、

詳細な探査をする事が極めて重要である。以下の章

で詳しく述べるように、星のスペクトルでは、自転速

度の情報が吸収線の広がりとして反映される。また、

太陽でも知られているように、黒点の存在がCaII線

などの強度として反映される。本研究では、スーパー

フレア星の分光観測を行い、これらの観点に着目し

て解析を行った。

2 観測の概要

我々は、すばる望遠鏡の高分散分光器 (HDS)を用

いて、スーパーフレア星 50星の分光観測を行った。

これら 50 天体は、比較的明るいスーパーフレア星

(V ≤14mag)の中から、温度が太陽に近く、明るさ

変動周期が比較的大きい (自転が遅く、太陽に似てい

ることが期待される)天体を中心に選ばれた。観測期

間は、2011年 8月、2012年 8月と 9月、2013年 6

月の 3期間にわたっての、合計 5.5日間である。吸

収線の細かい成分を調べるため、波長分解能はそれ

ぞれ 10万、5万、及び 8万程度に設定した。波長域

は、6100∼8820Åであり、この波長域は、星の活動

性を反映する CaIIの 3重線 (8498/8542/8662Å)や

Hα線が含まれている。また、S/N比 (信号雑音比)

については、CaII 8542線付近で 50∼100程度となっ

た。50天体のうち 3天体について、すでにNotsu et

al. (2013a)及び Nogami et al. (2014)で報告してお

り、観測設定や解析手法の詳細については、これら

2本の論文の中で詳しく記載している。

50天体の観測の結果、半数以上の天体 (34天体)

では、連星の証拠が見られず、温度や表面重力等の

大気パラメータを確認した上で、単独の太陽型星だ

と判定された。残りの 16天体のうち、12天体につ

いては、スペクトル線が、2つの星の成分が重なった

形状になっていたり、複数の観測日のデータの間で

視線速度の変化が見られるなどの連星としての徴候

が見られた。また 4天体については、望遠鏡を向け

た時点で実視連星である事が分かった。以下、本報

告では、単独星だと判定された 34天体について、更

に詳しい解析を行った。

3 明るさ変動周期は自転に対応す

るのか？

一般に、星表面の各点から出る光は、自転に伴う

運動でドップラーシフトして放射される。太陽以外

の恒星を観測する場合、点源であるために、星全面

の光を足し合わせた状態で観測する事になる。した

がって、自転によってドップラーシフトした光を足

し合わせることになり、全体としてはラインの広が

りとして観測される。このラインの広がりを調べる

ことで、自転速度を見積もる事が出来る (図 1も参

照)。ただし、太陽以外の恒星を観測する場合、太陽

のように赤道方向から観測しているとは限らず、ラ

インの広がりから得られる値は、自転速度の視線方

向への射影成分 “v sin i”となることに注意する必要

がある (iは星の自転軸の方向と視線方向のなす角)。

具体的な v sin iの測定方法については、Notsu et al.

(2013a)で詳細に説明している。

図 1: 自転速度の違いによる、吸収線の広がりの違い

の例。2星とも今回分光観測したスーパーフレア星

である。



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

続いて、明るさの変動が自転に対応する事を確認

するために、吸収線の広がりから測定した射影自転

速度 “v sin i”と明るさの変動周期の比較を行った。ま

ず、明るさの変動周期 (P )から、

vlc =
2πRs

P
(1)

(Rsは星の半径)の関係式を用いて、周期 P に対応す

る速度の値 (vlc)を導出し、それを v sin iの値と比較

した (図 2)。明るさの変動が自転と一致するならば、

v ∼ vlcという関係が成立し、図 2において、v = vlc

の近傍に全てのデータ点が位置することが期待され

る。しかし、太陽以外の恒星は赤道方向から観測して

いるとは限らないため、上述のように sin iの効果が加

わって、赤道方向から見てる場合 (sin i = 1; i = 90◦)

と比べて、分光的に求めた速度 v sin iの値が小さく

なる場合があると考えられる。すなわち、

v sin i ≲ vlc (2)

という関係式が予想される。

100

101

102

100 101 102

v 
si

n 
i [

km
 s

−
1 ]

vlc [km s−1]

( : vlc±15%)

i=90°
i=60°
i=30°
i=10°

図 2: 明るさの変動周期から求めた速度 (vlc)と、分

光的に求めた射影自転速度 (v sin i)の比較。4本の線

はそれぞれ、視線方向と自転軸のなす角度 (i) を表

す。i = 90◦の線が星を赤道方向から観測した場合に

対応する。

図 2を見てみると、データ点のほとんどは、v sin i =

vlc の線 (i = 90◦)の下に分布しており、ここで述べ

た解釈 (式 (2))と矛盾していない。また、i = 10◦と

書かれた線の近傍に位置するような点は、極に近い

方向から観測 (自転軸の方向と視線方向のなす角が小

さい) ということになる。図 2が式 (2)と矛盾ない

ということは、明るさの変動周期の値が、星の自転

軸の傾斜角の影響を考慮すれば、分光観測で求めた

自転速度と矛盾していないという事を意味している。

すなわち、この結果は明るさの変動が自転で説明で

きると言う解釈を支持しているといえる。

4 CaII線を用いた巨大黒点の存在

の検証

続いて、分光データから巨大黒点の存在の確認を

試みた。Zeeman 効果等によって、黒点付近の強い

磁場強度の値を直接検出することが出来れば、巨大

黒点の存在を証明する事が出来ると期待される。し

かし、太陽の場合と違って、星全面の観測であるた

めに、G型星では黒点以外の光球部分からの光が強

すぎること、そして今回の観測と比べてさらに高い

S/Nの観測が必要とされることをふまえると、現状

では磁場の直接検出は困難である。したがってここ

では、Ca II線を用いて、磁場強度の強さを間接的に

推定する事を試みた。黒点周辺の磁場が強い領域で

は、磁力線に沿ってエネルギーが輸送されて、上空

の彩層が加熱され、彩層から放射される Ca II線等

の放射が増加する事が知られている (e.g., Schrijver

et al. 1989)。したがって、星全体としての Ca II線

の放射強度を調べることで、間接的ではあるが、星

の平均磁場強度を推定する事が出来るといえる。星

の光球表面での圧力バランスをふまえると、黒点の

磁場強度自体は、巨大黒点であっても太陽黒点と同

オーダーだと推測されるので、星としての平均磁場

強度の値は、黒点サイズの情報を反映すると考えら

れるこれらの事を踏まえ、以下では、CaII線の強度

を調べ、検討を行った。

図 3に、スーパーフレア星の CaII8542及び 8498

線のスペクトルを例示した。CaII線のコア部分が浅

くなっている星は、巨大黒点の磁場の影響によって彩

層がより加熱されていると予想される。続いて、図 4

において、ケプラーで観測された明るさ変動の振幅

と、CaII8542線のライン中心の深さ r0(8542)(ライ

ン中心の強度を連続光部分の強度で規格化した値)を

比較した。その結果、明るさの変動振幅と r0(8542)
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の値の間に正の相関が見られた。すなわち、明るさ

の変動振幅の大きい星ほど、CaII線のコア部分が浅

くなっている。1章で触れたように、明るさ変動振幅

の値は、明るさの変動が自転に対応するならば、黒

点サイズの値に対応している。この事を踏まえると、

明るさの変動振幅が大きく、大きな黒点の存在が予

想される星は、r0(8542)の値からも例外なく巨大黒

点の存在が示唆される (CaII線のコア部分が浅い)と

いう結論を得る事が出来る。

図 3: スーパーフレア星の CaII 8542及び 8498線の

スペクトル例。一番下は太陽類似星 18Sco(活動性低

い)のスペクトル
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図 4: ケプラーで観測された明るさの変動振幅と、

CaII 8542線中心の深さ r0(8542)の比較。

5 Conclusion

すばる望遠鏡 HDS を用いて、スーパーフレア星

の 50星の高分散分光観測を行った。観測の結果、50

星中 34星では、連星の証拠は見られなかった。これ

ら 34星について、詳細な解析を行った。まず、自転

の効果による吸収線の広がりを測定し、星の射影自

転速度を求めた。求めた値は、星の自転軸の傾斜角

の影響を考慮すれば、ケプラーで観測された明るさ

の変動の周期から推定した自転速度と矛盾しなかっ

た。次に、Ca IIの吸収線の強度 (星の彩層活動を反

映する)を測定し、星の他の性質と比較した。その結

果、明るさの変動振幅との間に相関が見られた。特

に、大黒点の存在が予想される明るさの変動振幅の

大きな星では、Ca II線の強度からも、大黒点の存在

が例外なく示唆された。これら 2点から、スーパー

フレア星の示す準周期的な明るさの変動は、巨大黒

点を持った星の自転で説明できることが支持される。
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中質量星からの恒星風駆動と質量放出率の決定機構を理解するための数値

シミュレーション研究

西澤 淳 (名古屋大学大学院 理学研究科 M2)

Abstract

宇宙空間のあらゆる恒星は恒星風を吹き出して質量放出をしている。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、恒星の質量放出率が

どのように決定されているかを規定するために、数値シミュレーションを用いて恒星風の運動エネルギーを

計算している。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調べた。磁気流体力学を用いて光球

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、磁気流体シミュレーションを行った Suzuki

et al.2013によると、注入する 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、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た。すなわち、エネルギー注入の増

加と共に恒星風のエネルギー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。

本研究では太陽よりも質量が小さい中質量星に注目して、同様のシミュレーションを行っている。中質量星

における恒星風の運動エネルギーの依存性について、太陽型星と比較したときの類似点と相似点を議論する。

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
様の磁場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磁場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)やそれより質量の小さい中
質量星の恒星風は、表面対流層から発生する Alfvén
波の Poyntingフラックスが上空に輸送されることに
より、駆動していると考えられている。太陽型星の

恒星風の運動エネルギーをシミュレーションにより

求めた Suzuki et al.2013 は、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
て運動エネルギーが減少してしまうという奇妙な現

象が起こることを示した。本研究では中質量星で同

様のシミュレーションを行い、このような飽和現象

が起こるかについて、太陽型星との比較をする。

2 Methods

本研究では中質量星についてシミュレーション

を行い、その質量、半径、有効温度はそれぞれ

M = 0.8M⊙, r0 = 0.74R⊙, Teff = 5096K の

主系列星とする。また光球表面における密度と音

速はそれぞれ、ρ0 = 1.84 × 10−7g/cm3, cs =
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5.92km/s (Teff = 5096Kから導いた)とし、外側の境
界は r ≈ 25r0 とした。

δ 30 Br,0

hl

f0(≪ 1)

図 2: 光球の磁場構造

図 2は光球における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。Br は

ある高さ rでの磁場の大きさ、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における表

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)であり 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

にこれを導入した。このとき磁束は保存して

Brf(r)r2 = 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てAlfvén波が
発生する。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。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は彩層におけるAlfvén波の
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を高さ 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
v2

r

2
= 4πr2f(r)ρvr

v2
r

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。
外側の境界 (rout = 25r0) 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考
える。

光球で注入されるエネルギーフラックスは以下の

ように表せる。

FA,0 = ρ0⟨δv2
0⟩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波のエネル
ギーは

(LAf)0 = 4πr2
0f0ρ0⟨δv2

0⟩vA,0 (7)

= 4πr2
0f0ρ0⟨δv2

0⟩
Br√
4πρ

(8)

と表すことができる。

図 3は注入されたエネルギー (LAf)0が最終的な恒
星風の運動エネルギー LK(rout)に変換されるまでに
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
を通過してコロナへ向かう。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、遷移層を通過するエネル

ギーは減少する。このとき反射されずに彩層を通過
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(LA f )0

(LA f )tc

(LG f )tc

(LR f )tc

LK,out

Transition Region
Reflection

図 3: エネルギーの減衰過程

するエネルギーを (LAf)tc とする。ただし彩層の頂
上を温度が T = 2× 104Kになる位置 r = rtcと定義

した。

また彩層を通過したエネルギーは、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損失する。熱放射するエネル

ギー量は (LRf)tc と書いて

(LRf)tc ≡ 4π

∫ rout

rtc

qRr2fdr (9)

と表せる。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
(10)

である。したがって、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 (11)

である。以上、様々なエネルギーの減衰過程を説明し

た。次の節からは (LAf)0 を変化させたとき 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の効果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
用して調べた結果について考察する。

3 Results

太陽型星と中小質量星の場合について計算した結

果をそれぞれ示す。

0.01

0.1

1

10

100

1000

103 104 105 106 107 108

(L
K

,o
ut

/4
πr

2 0)
⊙

2(LRf)tc/4πr20 or FX,obs(erg cm-2s)

Saturation Level
for each Br,0f0

0.3125

0.625
1.25

2.5

5

10

Br,0f0(G)=10
5

2.5
1.25

0.625
0.3125

図 4: 太陽型星の恒星風の運動エネルギー (Suzuki et
al.2013改変)
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図 5: 中質量星の恒星風の運動エネルギー

図 4は太陽型星について計算した結果である。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、

シミュレーションにおける放射損失 (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。ま

た、Br,0f0 の値によって色分けをしており、色付き

の矢印はBr,0f0それぞれの値においての最大値を示

している。

図 5は中質量星における結果である。太陽型星と
同じ Br,0f0 を用いて、同様に色分けをした。



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

4 Discussion

図 4から、横軸の値が大きくなると運動エネルギー
フラックスが矢印の値で頭打ちになり、その後は上

昇せずかえって減少していることから、恒星風のエ

ネルギーが飽和していることを確認できる。

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変化が小さくなること

から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と考えられる。また後

者の減少は、磁気圧の増加により上空の密度が大き

くなってしまい、放射損失 (∝ ρ2)によりエネルギー
を多く損失してしまうためであると考えられ、これ

が飽和が起こる原因であると考えられる。

図 5を見ると中質量星においても、太陽型星と同
様に矢印の値で運動エネルギーフラックスが頭打ち

していることから、恒星風のエネルギーが飽和して

いることを確認できる。また太陽型星 (図 4)と比較
すると、同じBr,0f0のとき中質量星の方が、飽和し

たときの運動エネルギーが小さいことが分かる。こ

れは表面重力の差が影響していると考えられる。中

質量星はM = 0.8M⊙, r0 = 0.74R⊙から、表面重力

は太陽型星と比べて約 1.46倍であり、これにより太
陽型星と比べて質量放出が少なくなるため、恒星風

のエネルギーも小さくなったと考えられる。

5 Conclusion

以上の結果より、中質量星でも恒星風のエネルギー

の飽和が起こることを確認でき、太陽型星との比較

をすることもできた。この先も計算を続けて、さらに

詳しく中質量星について調べていく予定である。特

に太陽型星と比べて飽和の値が小さくなったことに

ついては、表面重力の違い以外にも原因があると思

われるため、さらなる考察を進めていきたい。

また今回はM = 0.8M⊙ の恒星のみについて計算

したが、M = 0.6M⊙, 0.4M⊙などさらに小質量星の

場合についても調べて、中小質量星全体における恒

星風駆動のメカニズムを理解したいと考えている。
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成長過程の superhumpを用いた

AM CVn型激変星の質量比の初めての推定

磯貝 桂介 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室)

Abstract

激変星は白色矮星を主星に持つ近接連星系であり、軌道周期は数時間と非常に短い。その１つ AM CVn型

の特徴は、水素スペクトル線の欠乏と、普通の激変星よりも更に短い 1時間未満の軌道周期である。この 2

つの特徴から、伴星は水素が少なく半径の小さいヘリウム白色矮星であると予測されている。激変星では伴

星から主星へと質量輸送が行われており、主星の周りには降着円盤と呼ばれる円盤状のガスが形成されてい

る。降着円盤から主星への質量降着が原因で、激変星は outburst と呼ばれる突発的な可視の発光現象を示

す。大規模なものは superoutburstと呼ばれ、このとき、同時に superhumpという現象を起こす。典型的

に、superoutburstが最大で数等級の増光をして 1～2週間続くのに対し、superhumpは軌道周期（数時間程

度）よりも数% 長い周期で 0.3～0.5等の小さな光度変動である。superhumpは連星の潮汐力が降着円盤に作

用して引き起こす現象だと考えられている。そのため、superhumpの周期は連星の質量比の関数となってい

る。これまでも superhumpの周期から質量比を求める方法はあったが経験式で、精度に問題があった。しか

し、近年 superhumpの中にも周期の変動があることが分かり、比較的周期の長い、成長過程の superhump

を使うことで、質量比を理論的に求める方法が確立された (Kato and Osaki. 2013)。今回、激変星 CR Boo

の観測を通じて、AM CVn型としては初めて成長過程の superhumpを観測することに成功した。その結果、

得られた質量比は、伴星がヘリウム白色矮星であるという予測の範囲に収まる結果となった。

1 Introduction

激変星とは白色矮星を主星に持つ近接連星系であ

る。典型的に、連星の距離は太陽半径ほどと非常に

近く、軌道周期は数時間程度となっている。伴星か

ら主星へは質量輸送が行われており、主星の周りに

は降着円盤と呼ばれる円盤状のガスが形成されてい

図 1: 激変星のイメージ

る。（図 1）

今回扱う AM CVn型激変星の特徴は 2つある。1

つ目は、Hスペクトルが欠乏しており、かつHeスペ

クトルが豊富という特徴である。このことから、伴

星は水素があまり残っていない星だと考えられる。2

つ目は、軌道周期が 5分～65分という超短周期であ

るという特徴である。（図 2）この場合、連星の距離

も非常に近くなることから、伴星はコンパクトな天

体である必要がある。以上のことから、伴星はヘリ

ウム白色矮星と予測される。

激変星の中には、数日間、可視で数等級の増光を示

す outburstと呼ばれる現象を行うものがある。out-

burstは、降着円盤から主星への質量降着によって円

盤が発光する現象である。大規模なものは superout-

burstと呼ばれ、このとき、同時に superhumpとい

う現象を起こす。（図 3、図 4）典型的に、superout-

burstが最大で数等級の増光をして 1～2週間続くの

に対し、superhumpは軌道周期（数時間程度）より

も数%長い周期で 0.3～0.5等の小さな光度変動であ
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図 2: 軌道周期に対する激変星の分布 (Ritter and

Kolb (2003))

図 3: outburst と superoutburst の光度曲線の例。

Kepler衛星、V1504 Cygのデータより。

図 4: superhump の光度曲線の例。Kepler 衛星、

V1504Cygのデータより。

る。superhumpは伴星からの潮汐力によって円盤が

歪む現象である。そのため、superhumpの周期から

質量比の情報を取り出すことができる。

superhumpと質量比に関係があることはこれまで

も知られていたが、質量比のわかっている水素に富

んだ通常の激変星から求められた次のような経験式

であった。
Psh − Porb

Porb
= 0.12q (1)

ここで、Psh は superhump 周期、Porbは軌道周期

、q は質量比(Roelofs 2007)。この場合、q の誤差は

最大で 50%にまでなる。

今回、superhumpを用いた純粋な力学的な qの推定

法が提案された (Kato and Osaki 2013)。superhump

の中でも周期変動が存在することが分かり、潮汐力

により円盤の歪みが大きくなっていく “成長過程の

superhump”の周期を使うことで、理論式、

ϵ∗ ≡ Psh − Porb

Psh

r3:1 = 3( − 2/3)(1 + q)( − 1/3) (2)

が得られる。ここで、r3:1 は伴星と円盤の軌道周期

が 3：1になる、3：1共鳴半径。

これを使ってAM CVn型の qを高精度で求め、伴

星がヘリウム白色矮星であることを確認したい。ま

た、AM CVn型は連星間距離が非常に短いことから

重力波放射の有力ソースと考えられている天体であ

る。重力波検出においても、AM CVn型の qを精度

よく求めることは意義がある。さらに、AM CVn型

はある種の Ia型超新星の progenitorとして期待され

ている天体でもある。たくさんのAM CVn型の qが

得られれば、Ia型超新星の進化経路を辿ることにも

つながる。

2 Methods

ここでは、成長過程の superhumpの周期を求める

方法について解説する。

superhumpは、伴星と円盤の軌道周期が 3:1にな

り、共鳴を起こすことで生じる現象である。伴星が

周期的に潮汐力を及ぼすことで円盤が歪み、光度変

動として現れる。3:1共鳴が起きていて、円盤の歪み

が増幅されていくフェーズだけを取り出すことが出

来れば、純粋に力学的に qを求めることが出来る。
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そこで、O−C diagramというものを導入する。O

は Observation、C は Calculationを表し、(E 周期

目の観測時間) − E × (期待される superhump周期

) を意味する。“期待される superhump周期”は基本

的に superhump初期の周期を使う。O−C diagram

とは要するに、傾きが superhump周期を表す図で、

直線なら周期一定、下に凸なら周期は増加、上に凸

なら周期は減少傾向にあることを意味する。O − C

diagramを使えば全体の周期変化をより的確にとら

えることができる。

SW UMa の superoutburst について O − C dia-

gramを描いたのが図 5である。O−C diagramが 3

つのフェーズに分かれていることが見て取れる。図

中に Aと書いてあるフェーズが、今回求めたい “成

長過程の superhump” （stage A superhump）であ

る。stage Aでは、グラフ中段に示した superhump

の振幅が増加傾向にあり、円盤の歪みが増幅されて

いることが読み取れる。3:1共鳴が成長すると、円盤

の歪みが 3:1共鳴半径の内側にも広がり、円盤内の

圧力効果によってより内側の半径における歳差運動

の影響を受けて superhump周期は減少し、図中のB

と書いてあるフェーズ（stage B superhump）に移行

する。

O − C diagramを描いたのち、stage Aの部分だ

けを取り出して周期解析をしてやれば、今回求めた

い成長過程の superhump周期が得ることが出来る。

3 Observations

観測は京都大学屋上の 40cm望遠鏡+CCD(no fil-

ter)で行った。期間は 2014年 4月 7日～4月 28日、

観測対象は CR Booである。さらに、京大を中心と

した変光星観測のネットワーク、VSNET（国際変光

星ネットワーク）の協力により多くのデータを得る

ことが出来た。その結果、得られた光度曲線が図 6

である。

4 Results and Discussion

CR Booの superhumpで O − C diagramを描く

と図 7のようになった。O −C diagramは途中で折
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図 5: SW UMaの superoutburstの光度曲線（下）、

superhumpの振幅（中）、O−C diagram（上）(Kato

et al. 2009)
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図 6: CR Booの光度曲線

れ曲がっており、周期の変化が明らかである。図 7か

ら明らかになった stage Aの区間だけを使って改め

て周期を求めてやると、成長過程の superhump周期

Psh = 25.056± 0.029分が得られる。

これを (2)式の理論式に適用すると、質量比

q = 0.059± 0.006

が得られる。対して、従来の経験式では

q = 0.085± 0.045
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図 7: CR Booの O − C diagram

と求められている。(Roelofs et al. 2007) 理論式で

は誤差がはるかに小さくなっていることがわかる。

ここで、CR Booの伴星が本当にヘリウム白色矮

星かどうか確認する。伴星が縮退している激変星は、

図 8の分布の左下の領域に存在する (Armstrong, E.

et al. 2012)。赤線は完全縮退、緑線は半縮退の境界

を表し、主星質量M1 = 0.60, 0.75, 1.00M⊙ の 3つ

の値を仮定して計算した。図 8により、今回推定し

たCR Booの qは半縮退が許される領域に収まった。

AM CVn型の進化モデルは、図 9のようなものが

考えられている (Nelemans. 2010)。各線は、主星と伴

星の質量を仮定したときの進化経路を表す。縦軸の伴

星質量は質量輸送により単調減少するので、進化が進

むにつれ激変星は右下へ移動していく。黒い縦線は、

従来の推定方法による AM CV ｎ型の分布を表す。

今回の研究による推定結果は、M1 = 0.75, 1.00M⊙
の 2つを仮定し、それぞれ赤線、緑線で示した。従

来の値と比べると、伴星は少し軽いことが示唆され

る。今後、多くのAM CVn型に対して、今回行った

推定法を適用させれば、図 9上にAM CVn型の分布

を載せ、進化モデルの検証を行うことができるはず

である。

5 Conclusion

成長過程の superhumpを使うことで質量比を理論

的に求める方法が確立されたことを受け、AM CVn

型としては初めて、新たな推定法を適用した。その結

果、今回観測した CR Booは、伴星がヘリウム白色

図 8: 伴星が縮退する領域 (Armstrong et al. 2012)

図 9: AM CVn型の進化経路。縦軸は伴星質量、横

軸は軌道周期。(Nelemans. 2010)

矮星であるという予想から推定される質量比の範囲

内に収まったが、従来の推定値よりも伴星が軽いこと

が示唆された。今後、この推定法によりAM CVn型

の進化モデルの検証が推進されることが期待される。
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明らかになってきた激変星進化の最終段階

中田 智香子 (京都大学大学院 理学研究科)

Abstract

激変星とは、軌道周期が数時間程度の、白色矮星を主星とする連星系である。伴星から主星への質量輸送に

より、主星の周りには降着円盤が形成されて いる。標準的な激変星の進化理論では、激変星は軌道周期を短

くする方向に進化を進めるが、やがて最小周期を経ると軌道周期は長くなっていく。軌道周期が長くなって

いく状態に達した系を”period bouncer”と呼ぶ。理論的には period bouncerは多く存在するはずだが、現

在の観測ではほとんど見つかっていない。最小軌道周期周辺の天体は、スーパーアウトバーストと呼ばれる

より明るく持続時間の長い増光を示す。スーパーアウトバースト中には、スーパー ハンプという微小な光度

変動がみられ、その変動周期は、系の軌道周期よりも数%長いことが分かっている。近年、period bouncer

の有力候補とされる２天体が発見された。さらに我々は、それぞれ 2011年と 2013年に増光が観測された 2

天体もこれら period bouncer候補と同様の性質を示すことを発見した。period bouncer候補天体の増光頻

度の低さを考慮に入れて、我々はおおまかに period bouncerの密度を推定した。その結果、我々が period

bouncer候補とした天体により、理論と観測の乖離を埋められる可能性がでてきた。

1 Introduction

激変星とは、軌道周期が数時間程度の、白色矮星を

主星とする連星系である。伴星から主星への質量輸

送により、主星の周りには降着円盤が形成されてい

る。激変星の進化段階をみるために、図 1のように、

縦軸に質量比 (伴星の質量/主星の質量)、横軸に軌道

周期をとった平面が用いられる。まずは、質量輸送を

進めることで質量比が小さくなりながら、角運動量

の損失により軌道周期が短くなっていく。その後伴

星の縮退がはじまると、伴星の質量・半径関係が逆転

し、それ以後は軌道周期が長くなる方向に進化して

いく。この激変星進化の最終段階にある星を”period

bouncer” と呼ぶ。激変星進化のタイムスケールは数

十億年であり、現在の宇宙年齢を考えると、多くの

系が period bouncerとして存在していると考えられ

る。しかし、現在の観測では period bouncer候補天

体はほとんど見つかっておらず、この理論と観測の

乖離は長年の問題となってきた。

現在知られている短周期の天体の多くは、SU UMa

型矮新星とそのサブグループに属する天体である。矮

新星とは、アウトバーストという 3 ∼ 5等程度の振幅

で数日間続く増光を示す天体である。このうち、SU

UMa型は通常のアウトバーストに加え、スーパーア
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図 1: 激変星進化の質量比 (縦軸、伴星質量/主星質

量)と軌道周期 (横軸)の関係。質量輸送が進むこと

で、質量比は小さくなり続ける。軌道周期はまず短

くなる方向に進化するが、伴星が縮退を始めると長

くなっていく。

ウトバーストと呼ばれるより明るく持続時間の長い

増光を示す。SU UMa型矮新星の代表的な光度曲線

を図 2に示す。

スーパーアウトバーストの観測は、SU UMa型矮

新星を研究する上で非常に重要である。スーパーア

ウトバースト中には、スーパーハンプという微小な
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図 2: SU UMa型矮新星 V1504Cygのケプラー衛星

による光度曲線。12日目に見られる増光がスーパー

アウトバースト。その他の増光はすべてアウトバー

スト。

光度変動がみられ、それが系の軌道周期や質量比を

知るための指標となるためだ。おおまかに、スーパー

ハンプ光度の変動周期は、系の軌道周期よりも数%長

いことが分かっている。図 2のスーパーアウトバー

ストの一部を拡大した際にみられるスーパーハンプ

を図 3に示す。スーパーハンプは、降着円盤が 3:1の

共鳴半径に達し、降着円盤が楕円形に変形して歳差

運動を起こすことで生じると考えられている。スー

パーハンプ周期はスーパーアウトバースト中で変化

していく。3:1 共鳴が成長していく過程で見られる

スーパーハンプは、ステージ Aスーパーハンプと呼

ばれている。このステージ Aスーパーハンプの周期

は、軌道周期よりも数%長い周期を示す。この周期

が 3:1共鳴を力学的に反映していることが近年明ら

かになり、ステージ Aスーパーハンプを捉えること

は降着円盤の物理を探る上での重要性を増している

(Kato, Osaki 2013)。ステージ Aはスーパーアウト

バーストの初期段階に数日観測される。ステージ A

が観測された後はステージBと呼ばれる段階に移る。

ステージ BスーパーハンプはステージAのものより

も少し周期が短くなっている。これは 3:1共鳴が成

長しきって降着円盤内の圧力効果が効いていくため

だと考えられている。また、SU UMa型矮新星の一

部には早期スーパーハンプと呼ばれる変動を示す天

体がある。これはスーパーアウトバースト初期に降

着円盤が 2:1の共鳴半径に達して起こるとされてお

り、早期スーパーハンプの周期は軌道周期とほぼ一

致する。スーパーハンプ周期は伴星による潮汐効果

を反映しているため、激変星進化を探る上で重要に

なる質量比の情報を含んでいる。スーパーハンプの

周期を使って質量比を推定する方法は広く用いられ

てきたが、従来の式は経験的なものであった。しか

し、上記のようにスーパーハンプの周期変化の理解

が進むことで、力学的に 3:1共鳴を反映しているス

テージ Aスーパーハンプを用いて理論的に質量比を

推定する方法が確立された (Kato, Osaki 2013)。
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図 3: 図 2のスーパーアウトバーストのうち 1日分

を拡大した際にみられるスーパーハンプ。

これまでにも period bouncer候補として発表され

た天体があったが、その根拠となる質量比の値は従来

の経験式で観測された全てのスーパーパンプの周期を

使って用いられたものである。過去の period bouncer

候補天体に、EG Cnc という星がある。Patterson

et al. (1998)によってこの天体の質量比は 0.027と見

積もられ、period bouncer候補天体とされるに至っ

た。この天体の特徴として、スーパーアウトバース

トが終了した直後に数回の再増光 (アウトバーストの

ような増光が数回繰り返される)が確認されたことが

挙げられる。したがって、このような「複数回の再

増光」をおこす天体が period bouncer候補となり得

るのではないかと考えられてきた。

近年には新しい質量比の推定法を用いて、新

たな period bouncer 候補が見つかっている。

SSS J122221.7−311523(以後 J122221) と OT

J184228.1+483742 (以後 J184228) では質量比が

0.042–0.045 と見積もられた。これら 2 天体が、ス

テージ Aからの質量比推定法が確立されて以後初め

て見つかった period bouncer候補といえる。これら

の天体の共通の性質には、ステージ Aスーパーハン

プの期間が長い、ステージ AB間でのスーパーハン

プの周期変化が大きい、減光速度が遅い、といった

ものが挙げられる。
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今回紹介する 4天体は、2天体が複数回の再増光

を示すもの、もう 2天体が J122221など近年の pe-

riod bouncer候補と似た特徴を持つ天体である。複数

回の再増光を示 2天体OT J211258.65+242145.4(以

後 J211258) と OT J203749.39+552210.3(以後

J203749) は共に 2012 年にスーパーアウトバース

トが観測された。天体 OT J075418.7+381225(以後

J075418) と OT J230425.8+062546 (以後 J230425)

はそれぞれ 2013年と 2011年にスーパーアウトバー

ストが捉えられた。J230425の観測についてはKato

et al. (2012a)にまとめられているが、ここでは新し

い解釈を紹介する。

2 Observations and Results

今回紹介する 4天体は、京都大学を中心とする国

際変光星ネットワーク (VSNET) の多くの協力者に

より観測された。観測ログはNakata et al. (2013)と

Nakata et al. (2014) に掲載されている。

2 天体の光度曲線を図 4∼5 に示す。横軸は全て

barycentric Julian days(BJDs)−2400000。紙面の都

合上、複数回再増光をおこす天体を J211258に、近

年の period bouncer候補と類似の天体を J075418に

代表させた。
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図 4: J211258の光度曲線。8回の再増光がみられる。

各天体のスーパーハンプ周期を解析するにあたり、

phase dispersion minimazation (PDM)という手法

(Stellingwerf 1978)を用いた。周期解析の結果とス

テージ Aを用いた方法による質量比を表 1 に示す。

ステージ Aを用いた質量比の推定方法を適用するた

めには、ステージ Aスーパーハンプ周期と軌道周期

が必要になる。早期スーパーハンプがみられた天体

についてはその周期を軌道周期とすることができる。
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図 5: J075418の光度曲線。

今回、J075418と J230425については早期スーパー

ハンプを示さなかったため、質量比を推定すること

ができなかった。

3 Discussion

3.1 再増光と進化段階

複数回の再増光をおこした 2天体について、ステー

ジAを用いた新しい手法で質量比を見積もると、その

質量比は period bouncerと言える値より大きくなっ

た。縦軸に質量比、横軸に軌道周期をとった激変星

進化の図を 6に示す。J211258と J203749は period

bouncerの位置にはなく、その他の (period bouncer

ではない)天体と変わらない位置に存在している。複

数回の再増光を示す天体は period bouncerであると

いう考えは、EG Cncの研究により支持されてきた

が、今回はそれを覆す結果となった。

3.2 新たな period bouncer候補天体

近年の period bouncer 候補と同じ特徴を示す

J075418と J230425については、質量比が求まらな

いものの、period bouncer候補であると考えること

ができるだろう。

我々の観測が現在の体制で行われるようになっ

て 5 年が経つ。この間に今回紹介した 4 つの pe-

riod bouncer候補天体 (J122221, J184228, J075418,

J230425)が発見され、それ以外の SU UMa型矮新星

は 248天体が観測された。この観測をもとに、period

bouncerの数密度を簡単に推測する。まず、ある系で

スーパーアウトバーストが起こる間隔 (Ts) は質量輸
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表 1: 各天体についての周期解析の結果。単位は全て d。
J211258 J203749 J075418 J230425

早期 sh 0.059732(3) 0.06051(18) - -

ステージ Ash 0.06158(5) 0.06271(11) 0.072218(3) 0.067245(17)

ステージ Bsh 0.060221(9) 0.061307(9) 0.070758(6) 0.066351(12)

質量比 0.081(2) 0.097(8) - -
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図 6: 標準進化曲線上での J211258と J203749の位

置 (星)。丸は、ステージ Aスーパーハンプから質量

比を求めた period bouncer候補ではない矮新星。四

角は、蝕から質量比を求めた period bouncer候補で

ない矮新星。

送率に反比例する (Osaki 1995)。これまでの観測か

ら、多くの SU UMa型矮新星は Ts(SU UMa)∼ 1yr

である。period bouncerの質量輸送率は SU UMa型

矮新星の 100分の 1とも言われ、このことから、pe-

riod bouncer で Ts(PB)∼ 100yrと見積もられる。し

かしながら Ts(PB)の不定性は大きいのでここでは

Ts(PB)を 10–102yrとしておく。Tsと増光を検出す

るCatalina Real-Time Transient Survey (CRTS)の

観測間隔を考えると、SU UMa型矮新星の多くはこ

の 5年で 1度は増光を捉えられたと考える。しかし、

Tsが長い period bouncerについては、CRTSの観測

間隔により増光を逃してしまったものもあるだろう。

この観測でカバーできた時間の割合を f ∼0.1–0.5 と

する1。これらより、period bouncer候補天体の、SU

1CRTSの観測間隔は典型的には 10日に 1回で、太陽の方角
にあたるときには seasonal gap が発生する。

UMa型矮新星に対する数を次のように見積もった。

N(PB)

N(SUUMa)
∼ 4

248
× 1

f
× Ts(PB)

5
∼ 0.6−16 (1)

Kolb (1993)では激変星の 70% が period bouncerに

達していると見積もられている。我々が得た値は、

このような理論的予測と矛盾しない。今回 period

bouncer候補とした天体の特徴は

•ステージ Aスーパーハンプの期間が長い (通

常の SU UMa型矮新星の 4–8倍)

•ステージ AB間でのスーパーハンプの周期変

化が大きい (通常の SU UMaが 1.0–1.5%の変化

であるのに対し 1.5–2.0%)

•減光速度が遅い (通常の SU UMaで 0.7–0.15

mag/dに対し 0.01–0.05mag/d)

である。簡単な数密度推定の結果から、これらの特徴

をもつ天体によって、長年謎に包まれていた period

bouncerの一団を説明できる可能性が出てきた。
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鹿児島大学1m光赤外線望遠鏡における観測データの自動解析パイプライ

ン構築と脈動変光星の周期解析

山下 智志 (鹿児島大学大学院 理工学研究科)

Abstract

ミラ型変光星には、変光周期と絶対光度が比例するという周期光度関係がある。この関係を用いることで、

天体までの距離推定が出来ることから、ミラ型変光星の天の川銀河系内立体分布の解明を目指している。鹿

児島大学 1m光赤外線望遠鏡では近赤外線カメラを用いて、現在 350天体以上の脈動変光星のモニター観測

をしている。とくにミラ型変光星は、国立天文台 VERAプロジェクトの年周視差による距離測定が行われ

ている。近赤外線観測では、天体の明るさと変光周期が求まることから、VERAと協力し周期光度関係の高

精度化を目標としている。

私達は、J,H,K’バンドの視野 5.5分角を有する近赤外線カメラで観測を行い、画素数 512× 512のHAWAII

アレイを用いて撮像されるデータが得られる。今までの解析手順として、各個人が画像処理から測光までを

手動で行っていたため、膨大なデータ解析に多大な時間が掛かり、結果にばらつきが生じていた。私はこの

問題点を解決するために、自動解析パイプラインを構築した。解析パイプラインは観測終了後の毎朝 8時 00

分に、自動的にデータ転送・画像処理・天体検出・測光を行っている。さらに、視野に写り込んでいる天体を

2MASSカタログ（Two Micron All-sky Survey）と比較・同定することによって、等級較正やアストロメト

リの解析を自動で行うことが出来る。これらの解析パイプラインは 8スレッドの並列処理をさせることで、

解析に要する時間は約 10分程度で行われるようになり、変光星の予想周期を求め、周期を決定するために必

要な観測を判断することが出来る。また、従来の解析やパイプラインによる解析の結果として、約 600天体

についての変光周期や光度曲線が得られており、VERAで得られている暫定的な周期光度関係を用いて、ミ

ラ型変光星の天の川銀河系内立体分布を調査している。今後の開発として、検出天体のデータベース化を進

めており、新規変光天体の発見に応用していく予定である。

1 Introduction

鹿児島大学では、国立天文台と協力しVERAプロ

ジェクト（VLBI Exploration of Radio Astrometry）

でミラ型変光星や星形成領域までの距離を三角測量

の原理で測定している。特に、ミラ型変光星を精密に

距離測定することで、その天体の真の明るさ（絶対光

度）を求めることが出来る。ミラ型変光星には変光周

期と絶対光度が比例するという関係があり、周期が長

い天体ほど絶対光度が明るい。これをミラ型変光星

における周期光度関係という。VERAでは、宇宙の

距離指標となる周期光度関係の構築を目指している。

また、鹿児島大学 1m光赤外線望遠鏡では、脈動型

変光星の明るさと変光周期を測定している。VERA

で構築している周期光度関係を用いることで、多数

の天体についての距離を求めることが出来る。

この 2つの研究プロジェクトは、互いに補完的であ

り、天の川銀河系の構造を解明し、立体精密地図を

作成することを目標としている。

2 Instruments

and Observations

2.1 1m光赤外線望遠

• 光学系：リッチークレチアン
• 有効主鏡径：1m

• 架台：経緯台
• 焦点：カセグレン焦点 (F12)
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2.2 近赤外線カメラについて

• 検出器：HAWAIIアレイ　 512× 512ピクセル
• 視野：5.5× 5.5分角
• フィルター：J(1.25μm)、H(1.65μm)、K’(2.15

μm)

• シーイングサイズ：1.3秒角

2.3 観測天体

赤外線天文衛星 IRASのカタログより選出し、現

在約 400天体のモニター観測を継続している。

3 Methods

3.1 自動解析パイプライン概要

• 1次処理

– IRAF(CL Script) & Perl

• 天体検出・測光

– SExtractor

• 座標系変換・天体同定

– リファレンスカタログ：2MASSカタログ
– OPM(Optimistic Pattern Matching)
– WCS(World Coordinate System)

X,Y座標から赤道座標に変換するWCSパ

ラメーターの決定。

3.2 1次処理フローチャート

図 1参照。

3.3 測光解析フローチャート

図 2参照。

4 Results

4.1 自動解析パイプラインの結果

• 解析時間
「データ転送⇒ 1次処理⇒測光解析」を含めた

解析時間は、約 10分程度で行える。解析自動化

前の解析では、解析に要する時間は約 3時間ほ

ど掛かっていたため、大幅な時間短縮が実現さ

れている。

• 天体検出
SExtractor による検出 (S/N=3) で視野内に写

り込む天体を、高い精度で検出が出来ている。

• 天体同定
OPMで 2MASSカタログと検出天体カタログと

の比較・同定は、約 98％の確率で成功している。

同定に失敗するときの主な理由としては、検出

天体が 6 個以下の時や誤検出が多い時である。

WCSの決定精度は、約 0.1秒角から 0.15秒角

で決定しており、高い精度での座標変換・WCS

の決定が出来ている。

• 等級較正
2MASS等級と器械等級の差の最頻値を求めるこ

とで、等級の原点 (基準)である「等級ゼロ点」

を決定する。検出した器械等級に等級ゼロ点を

加える事で、明るさの較正を行うことが出来る。

4.2 IRAS天体の周期解析結果

フーリエ級数展開を用いた周期解析と sin関数に

よるフィッティングを行った。フィッティングのRMS

が最も小さくなる日にちを IRAS天体の周期として

採用している。ライトカーブは図 3を参照。

4.3 新規変光星候補天体の発見

IRAS天体のモニター観測と同時に、天体の自動検

出・自動解析により赤外線でしか見えない変光星の

探査を行うことが出来る。大きい振幅を持つ変光星

は、SExtractorの aperture測光で十分に見つけるこ

とが出来る。図 4の新規変光星候補天体は、SIMBAD
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やVizieR等で変光星として報告されていない天体で

ある。

5 Future Works

• 自動解析パイプラインを天文関係のライブラリ
が豊富な Python＋ Pyrafベースにする。

• 等級ゼロ点決定を fittingや clippingを使って高

精度化にする。
• 検出天体の座標と測光結果をまとめたデータベー
スを構築する。

6 Summary

• 1次処理・測光解析を行う自動解析パイプライ

ンを運用しており、解析時間の大幅な短縮化や

解析結果を可視化する仕組みを構築している。
• IRAS天体の測光結果から周期を解析し、変光

周期を決定している。
• 天体検出・天体同定によって、新規変光星候補
天体を発見できるようになっている。

7 Appendix

図 1: 1次処理の自動化パイプラインのフローチャート

図 2: 測光解析の自動化パイプラインのフローチャー

ト

図 3: IRAS 19303+1553の周期解析結果

図 4: IRAS 18517+0037の観測画像と新規変光星候

補天体のライトカーブ
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中間赤外線で大きく増光した天体について

小野里 宏樹 (東北大学大学院 理学研究科)

Abstract

私は、IRAS、AKARI、WISEというの中間赤外線で全天サーベイを行った人工衛星のカタログデータを用

いて、恒星やその周りに大規模な変化が起こったと考えられる大きく変光した天体を探した。その結果、恒

星進化上で重要である大規模構造の変化が起こした候補となる天体を全天で 11天体発見した。これらの天体

について先行研究がほとんどなされておらず、正体が不明である。そのため、岡山天体物理観測所から観測

可能な天体については、岡山近赤外撮像・分光装置（ISLE）を用いて撮像・分光観測を行いその正体を探っ

た。また、南アフリカ赤外線天体観測所（IRSF）から観測可能な天体については、近赤外 3色同時サーベイ

用カメラ（SIRIUS）を用いて撮像モニター観測を行い、その正体を探っている。これらの観測から、いくつ

かの天体についてはその正体が明らかになってきている。

1 Introduction

宇宙において、中間赤外線の主な放射源は温度が

数百K程度のダストである。生誕期や終末期にある

恒星の周辺にはしばしば大量のガスやダストが存在

し、それは恒星の進化、銀河内の物質循環、化学進

化の重要な要素である。これまでの研究で、中間赤

外線の光度の時間変化は、晩期型星の脈動や原始星

の間欠的増光に付随して起こりうることがわかって

いる。晩期型星の周りの比較的定常な状態のダスト

に関しては様々な研究が行われ、大きな成果が上げ

られてきた。

しかしながら、晩期型星内部の熱パルス、原始星周

りの降着円盤の不安定性などが原因となる恒星の大

規模構造の変化は数年から数百年という天文学的に

は非常に短期間に生じると考えられている（Habing

2004; Hartmann 2009など）。そのような恒星進化の

決定的な場面を直接観測することはその物理的背景

を明らかにするためにきわめて重要であるが、時間

スケールが恒星の寿命と比較し非常に短いため、一

部の例外 (Duerbeck & Benetti 1996; Gandhi et al.

2012)を除きそのような天体は観測されていない。

そこで、IRAS、AKARI、WISE という中間赤外

線で全天サーベイを行った人工衛星のカタログデー

タを用いてそのような非常にまれな天体を検出でき

ないかを調べることにした。IRAS、AKARI、WISE

はそれぞれ 1983年、2006年、2009年に打ち上げら

れたため、IRASとその他の衛星の観測時期には 20

数年の間隔がある。この時間間隔は恒星の内部構造

の急激な変化と再調整が外部への質量放出や増光と

して反映される最小の時間間隔に相当すると考えら

れる。そのため、これら 3つのカタログを比較する

ことにより、恒星自身や星周環境に重大な変化が起

こったと考えられる中間赤外線で大きく増光した天

体を発見できると考えた。

2 ターゲット天体の選出

以下の手順で上記のような恒星や星周環境に大き

な変化が起こったと考えられる中間赤外線で大きく

増光した天体を探した。まず、AKARIの全天 point

source catalog（PSC, version 1.0）とWISEの全天

PSCを比較し、AKARIの座標から 5”以内のWISE

天体を同一天体を見なし、AKARI-WISE catalog を

作成した。このとき複数のWISE天体が存在した場

合には、もっとも近い天体が同一天体であると見な

した。その後AKARI-WISE catalogと IRASの全天

PSC（version 2.0）を比較し、同じく AKARIの座

標から半径 5”以内の IRAS天体を同一天体と見なし

た。以上の手順で 3つのカタログすべてで検出され

ている天体のうち、次の条件を満たすものを今回の

サンプル天体とした。

• 増光を調べる波長帯の IRAS の flux density
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quality1 が 3

• 増光を調べる波長帯の IRAS、AKARI、WISE

の S/N比が 3以上

このようにして作ったサンプルのうち、以下の条件

のうち 1つ以上を満たすものをターゲットとした。

1.
Fν, AKARI S9W

Fν, IRAS 12
> 10

2.
Fν, WISE W3

Fν, IRAS 12
> 10

3.
Fν, AKARI L18W

Fν, IRAS 25
>

√
10 ∼ 3.16

4.
Fν, WISE W4

Fν, IRAS 25
>

√
10 ∼ 3.16

なお、今回は増光した天体のみを扱い、減光した天

体については扱わない。なぜなら、IRASはAKARI

やWISEに比べて空間分解能が非常に悪く、AKARI

やWISEでは独立して検出できた天体を 1つの天体

だと見なし、天体を明るく見積もってしまったために

減光したように見えるということが考えられるから

である。以上のように条件を設定し、IRASの PSC

の 245889天体、AKARI-WISEのPSCの 864306天

体の中から 11天体を選出した。しかしながら、これ

らの天体について先行研究で得られている情報はほ

とんどなかった。そのため、現在様々な観測所で正

体を探るための観測を行なっている。以下では、岡

山天体物理観測所で ISLEを用いて観測を行った天

体について述べる。

3 観測とデータ解析

今回選出した天体のうち、北半球から観測で

きる 4 天体については岡山天体物理観測所の近

赤外撮像・分光装置（ISLE）を用いて撮像・分

光観測を行った。なお 4 天体のうちの 1 天体

（IRAS 22343+7501）は、Rosvick and Davidge

(1995)やKun et al. (2009)と今回の観測を行なって

いる際に 4 つの星（2MASS J22352345+7517076、

2MASS J22352442+7517037、[RD95] C、

2MASS J22352497+7517113）の集まりである

1IRAS の flux density quality は 1-3 まであり、3 は high
quality のデータ、2 は moderate quality のデータ、1 はデータ
が上限値であることを表す。

ことが判明した。撮像観測は JHKs-band で、分光

観測は低分散（R ∼ 510、350、410、それぞれ J、

H、K）と中分散（R ∼ 2400、3600、2000、それぞ

れ J、H、K）で行った。波長較正のためにArとXe

のランプを、また感度ムラやフリンジの補正のため

にドームフラットを取得した。また、検出器の効率

や大気の透過率を補正するために A0型星を大気標

準星として取得した。

撮像データはダーク（バイアスを含む）やス

カイを引き、フラットで割るという標準的な

方法で 1 次処理を行った。IRAS 19574+4941、

V2494 Cyg、V583 Cas については開口測

光 を 行 い 、2MASS J22352345+7517076、

2MASS J22352442+7517037、[RD95] C、

2MASS J22352497+7517113 については PSF

fitting測光を行った。機械等級から見かけの等級に

直す際は、2MASSのカタログを利用した。ターゲッ

ト以外の視野内の天体について 2MASSの等級と機

械等級を比較し、その差について 2MASSと機械等

級の測光誤差で重み付き平均を取り、それをター

ゲットの機械等級に足すことでターゲットの等級と

誤差を求めた。

分光データも、スカイを引き（ダークとバイアス

引きを含む）、フラットで割り、波長較正を行うとい

う標準的な方法で処理を行った。検出器の効率や大

気の透過率は次のように補正した。A0型星の本来の

スペクトルが水素の吸収線を除くと 10000 Kの黒体

であると仮定し、水素の吸収線をGaussian fittingし

て取り除き、それで 10000 Kの黒体のスペクトルを

わり、感度曲線を求めた。それをターゲットのスペ

クトルにかけることにより、検出器の効率や大気の

透過率を補正した。

4 結果と議論

4.1 IRAS 19574+4941

今回選出した天体の中では比較的小さいが、全体

で 2-3倍の増光が見られた。

ISLEでの撮像観測の結果、近赤外線では 2MASS

から大きな変光は見られなかった。また、分光観測

の結果、弱いTiOの吸収が 1.104 µmと 1.242 µmの
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表 1: 選出した天体のそれぞれの波長における flux 密度の比
Fν, AKARI S9W

Fν, IRAS 12

Fν, WISE W3

Fν, IRAS 12

Fν, AKARI L18W

Fν, IRAS 25

Fν, WISE W4

Fν, IRAS 25

IRAS 19574+4941 2.407 ± 0.097 2.436 ± 0.098 3.190 ± 0.192 3.291 ± 0.199

V2494 Cyg 25.39 ± 1.55 54.45 ± 3.31 7.907 ± 0.423 11.27 ± 0.57

IRAS 22343+7501 3.323 ± 0.641 12.09 ± 0.49 1.298 ± 0.183 3.068 ± 0.153

V583 Cas 5.224 ± 0.598 3.978 ± 0.282 5.106 ± 0.464 3.935 ± 0.331

表 2: 測光結果の一部
天体名 Band ISLE等級 系統誤差 偶然誤差 2MASS等級 2MASS誤差

J 15.029 0.009 0.007 14.230 上限値

2MASS J22352345+7517076 H 10.658 0.004 0.006 12.030 上限値

Ks 7.581 0.009 0.008 11.590 0.054
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図 1: ISLEの J-bandの中分散のスペクトル
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図 2: ISLEの H-bandの低分散のスペクトル

付近に見られた。また、H-bandとK-bandのスペク

トルには COの吸収が見られた。これらのスペクト

ルの特徴と、この天体が既知の星形成領域に属して

いないことから、この天体の正体はM型の AGB星

であると考えられる。

中間赤外線の増光の原因としては、恒星の脈動に

よる変光と、質量放出によるダストの増加が原因と

して考えられる。

4.2 V24949 Cyg

中間赤外線で全天の中で最も大きな増光が見られ

た天体である。興味深いことに、遠赤外線でも大きな

変光が見られた（Fν, AKARI N60/Fν, IRAS 60 = 6.921

and Fν, AKARI WIDE−S/Fν, IRAS 100 = 5.676） 。

Reipurth & Aspin (1997) や Greene, Aspin, &

Reipurth (2008) などから、この天体はオリオン座

FU型星 2という種類の変光星であることが知られて

いる。中間赤外線や遠赤外線での増光の原因は、降

着により開放された重力エネルギーが光として放出

され、その光が恒星の周りの降着円盤や外層を暖め

たことにより、それらからの放射量が増加したとい

う事が考えられる。可視光線での増光は既に知られ

ていたが、中間赤外線や遠赤外線での増光は、今回

初めて発見されたことである。

2突然に強い増光 (最大 6 等) が見られる前主系列星。突然の
増光は、降着円盤からの大量の質量降着 (≈ 10−4M⊙yr−1) が
原因であると考えられている (Herbig 1977)。
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4.3 IRAS 22343+7501

WISE のW4 bandで IRAS 12から大きな増光が

見られた。しかしながら、IRAS、AKARI、WISEで

は 4天体を分離できていないため、増光した天体を

突き止めることはできなかった。

2MASS J22352442+7517037 と

2MASS J22352497+7517113 については Kun

et al. (2009) からその正体が古典的 T Tauri 型星

であることがわかっている。今回の撮像観測で、

2MASS J22352345+7517076 は Ks で 2MASS から

4等もの変光を示した。近赤外線でこれほど大きな

変光を示す天体として考えられるのは young stellar

object (YSO)である。近赤外線のスペクトルで特徴

が見られないのも、恒星の周りの円盤によって恒星

が隠されているためであることが考えられるため、

その正体が YSO であることと矛盾しない。さらに

この恒星が Cepheus flare regionという星形成領域

に属すること、周りに nebulaが見られることも、こ

の天体が YSOであることを支持する。

4.4 V583 Cas

中間赤外全体 IRASからで 4-5倍という大きな増

光が見られた。

この恒星は先行研究で、M型星に分類するものと、

炭素星に分類するものの両方が存在する。しかしなが

ら、どちらも根拠となるデータを示しておらず、デー

タから確認することができなかった。今回の観測で

得られた近赤外線のスペクトルを見ると、1.52 µm

に HCNと C2H2 の吸収が見られる。これは非常に

低温の炭素星に見られる特徴である。しかしながら、

普通の炭素星では 1.77 µmに C2 の吸収が見られる

はずであるが、この天体には見えていない。低温の

恒星では 2原子分子が減り、多原子分子が増えるこ

とが考えられるので、その結果が現れている可能性

があるが、それと比較できる H-bandのスペクトル

が低温の炭素星（例えば CW Leo、C9,5e型）が現

在までに取得されていないため、残念ながら天体の

正体に結論を下すことはできない。おそらくは非常

に低温の炭素星である。その場合、非常に大量に質

量放出をしていることが考えられるため、大量のダ

ストが放出されたことにより、中間赤外線で増光し

たという事が考えられる。

5 まとめ

中間赤外線で大きく増光した天体を探した結果、

全天に 11 天体を見つけた。これらの天体について

の先行研究がほとんどなされていなかったため、現

在様々な観測所でその正体を探る観測を行なってい

る。今回はその中の岡山天体物理観測所の結果につ

いて報告した。岡山天体物理観測所での観測の結果、

2天体についてその正体に迫ることができた。今後

は北半球からは観測出来ない天体についても分光観

測を行いその正体を探りたい。また、今回 IRASと

AKARI-WISEのPSCを比較する際、matchingの精

度を上げるため、狭い半径でmatchingを行なってい

る。そのため、本当は同一天体であるが、matching

できていない天体も一定数存在しているものと思わ

れる。今後はそのような天体についても調べていき

たいと思う。
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太陽フレア開始時における不安定性とカタストロフ

石黒 直行 (名古屋大学大学院 理学研究科)

Abstract

太陽の研究、特にフレアトリガー問題に関してこれから研究を進めるにあたって、今回 Bernhard Kliem の

Catastrophe versus instability for the eruption of a toroidal solar magnetic flux rope という論文の紹介

を行う。この論文では、太陽表面での爆発現象の始まりが磁場の不安定性として、もしくはカタストロフと

して形成され（ここでカタストロフというのは、主に考えている変数とは別のパラメーターの変化によって、

平衡条件が変化することを表している）、その両方が平衡下での力のつりあいに関する同じ方程式から出発し

ていることを述べている。このときに、外部の 2重極子もしくは四重極子内部のトロイダルフラックスロー

プを電流を輸送するフラックスのモデルとして用いると、パラメーター空間における安定な領域中での平衡

消失のために、代表的な発展過程でのカタストロフの折りたたみが生じることを説明している。さらにこの

カタストロフとトーラス不安定性は同じ点で生じ、そのために太陽爆発の始まりの状況下で同様の描像にな

る、と示している。

1 Introduction

太陽フレア爆発現象の解析は、多波長にわたる観測

やその結果に基づいた数値計算といった様々な観点か

らの解析がなされている。フレアや CME(コロナ質

量放出)の初期段階には flux ropeと呼ばれる、ルー

プ状の磁場構造が形成されている。この flux ropeの

成長を記述するモデルのひとつに、Torus Instability

(Kliem, Torok [2006]) が提案されている。この発表

では catastropheとTorus Instabilityの比較研究であ

る”Catastrophe versus Instability for the eruption

of a toroidal solar magnetic flux rope ”, B.Kliem et

al. (2014) の紹介を行う。

図 1: SDO衛星に搭載されたAIAによって観測され

た太陽表面でのプロミネンス（2010年 4月 21日）

2 catastropheと不安定性

一般的には系の振る舞いの急激な変化のことを

catastropheと呼び、数学的には Tomによって系統

的分類が与えられている。この catastropheを理解

するために、次の単純な例、空間座標 xとパラメー

ター aを用いて、

Va = −1

3
x3 + ax (1)

という形式のポテンシャルの振る舞いを考える。空

間に関して系に働く力は F (x) = dVa/dxであること

より、平衡点は F (x) = 0、つまり x2 − a = 0 と表

すことができ、パラメーター aの値によって平衡点

の位置が決定できる。これは次のように分類される。

図 2: パラメーターによる平衡点の変化

→ a > 0では平衡点は 2つ存在、それぞれ安定と

不安定
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→ a = 0では平衡点は 1つ存在、不安定

→ a < 0では平衡点は消え、必ず不安定となる

つまり、パラメーター aが正から負へと移るにつれ

て平衡点が消失し、系の振る舞いが大きく変化する

ことがわかる。

図 3: (左)ポテンシャルのプロット (右)パラメーター

と平衡点のプロット

3 方程式系とモデル

次に flux ropeのモデルととくべき方程式を紹介す

る。基本的には Torus Instabilityと同様の条件を考

える。主な条件を挙げると

・flux ropeは大半径 R、小半径 aであるトーラスの

形

・トーラスの形状は自己相似形を仮定 (→ R/a =

const)

・トーラス内部に合計 I の電流が流れている

・外部磁場はトーラス平面に垂直に交わる

トーラスの大半径の運動方程式は次のように表すこ

とができて、

ρm
d2R

dt2
=

µ0I
2

4π2a2R
[ln(

8R

a
− 3

2
+

li
2
)]− IBe(R)

πa2
(2)

右辺第 1項はトーラス電流が作る磁場によるローレ

ンツ力 (hoop force)、第 2項は外部磁場によるロー

レンツ力を表している。

外部磁場によるトーラス面内を貫く磁束は次で表せ

る。

Ψe(R) = −2π

∫ R

0

Be(r)rdr (3)

ところで Torus Instabilityの不安定性の条件は、力

が釣り合う平衡点で、傾きが 0より大きければよい、

としており

d

dR
(ρm

d2R

dt2
)R=Req > 0 (4)

ここで Req は平衡点での R を表す。外部磁場を

Bex(R) = BR−n と仮定、このとき指数部 n の条

件が決まって、

n > ncr =
3

2
− 1

4c
(5)

となる。(c = Le

µR、Le は外部インダクタンス)

この decay index ncrを今回の catastropheでの場合

と比較する。

4 catastropheと不安定性の比較

外部磁場として双極子磁場を与える

Be(R) =
µ0

2π

qL

(R2 + L2)3/2
(6)

q、Lはそれぞれ磁極の強さ、トーラス面と磁極の距

離を表す。また双極子磁場での decay indexは nbp =

−dlnBe

dlnR = 3(L2/R2 + 1)−1 と定義できる。無次元化

した空間座標 ξ = R/Lを用いて、磁束は次の形にか

ける。

R2Be(R) =
µ0

2π

qξ2

(ξ2 + 1)3/2
(7)

Ψe(R) = µ0q[
1

(ξ2 + 1)1/2
− 1] (8)

q(t) = σ(t)q0、L = L0、つまり磁極の強さをパラ

メーターに変化させたときの平衡位置をプロットす

ると、平衡点が消失するのは

ξ = [(6c− 1)/(6c+ 1)]1/2 → nbp =
3

2
− 1

4c
(9)

となる。

図 4: 外部双極子磁場のとき、磁極の強さをパラメー

ターとして変化させたときの平衡点のプロット

したがって catastropheの点と torus Instabilityの

開始は対応しており、全く同じ decay indexで表す

ことがわかった。
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5 まとめと展望

catastrophe理論は、平衡点が生成または消失する

などによって系の振る舞いが急激に変化することを

体系化したものである。

torus instabilityと同様の条件を設定し、磁極の強さ

をパラメーターとして変化させたとき、平衡点が消

失する条件を調べることで、catastropheの発生する

臨界点と torus instabilityの開始はまさに一致して

いることがわかった。

・今後の展望

torus instabilityは自己相似形の flux ropeを仮定し

て不安定性の条件を求めているが、実際の flux rope

はより複雑な形状をしている。そのためより現実的

な形状の flux ropeにおける不安定性の条件、太陽表

面から CMEが発生する条件を求める必要がある。

Reference

Kliem et al. (2014)

Kliem and Torok (2006)
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鹿児島大学1m光赤外望遠鏡の現状と今後の展望

林田　健三 (鹿児島大学大学院 理工学研究科)

Abstract

鹿児島大学では、1m光赤外線望遠鏡を用いて主に晩期型星の観測を行っている。VERAグループと協力し

てより信頼性の高い周期光度関係を構築することや、周期光度関係から天の川銀河の三次元立体構造を明ら

かにすることを、目標として、これまでに 350以上の脈動型変光星をモニター観測している。ここでは、そ

の成果としてこれまでに得られた周期光度関係や天の川銀河の三次元の分布を示す。

さらに、鹿児島大学は現在新たに装置開発を行っている。現在、行っているものとしては、より高精度な観

測を実現する部分減光フィルターの導入、観測データの自動解析システムの構築、より高度な観測が可能と

なる 3バンド同時撮像赤外線カメラの開発、などが挙げられる。

1 観測機器

以下に鹿児島大学 1m光赤外線望遠鏡 (以下、1m

望遠鏡)の主なパラメータを示す。

望遠鏡

所在:鹿児島県薩摩川内市入来町

北緯:31.747°,東経:130.439°,標高:550m

主鏡径:1m

焦点:カセグレン焦点 (F=12)

光学系:リッチークレチアン

シーイングサイズ:1.3″

架台:経緯台

赤外線カメラ

検出器:HAWAII ARRAY(512× 512)

視野:5.5′× 5.5′

ピクセルスケール:0.63″

限界等級:J 17.6mag,H 17.0mag,K’ 16.3mag

(10分積分,10σ,Seeing=1.4″)

2 目的・観測成果

1m望遠鏡が主に晩期型星の観測を行っている目的

は、1)VERA(VLBI Exploration of Radio Astrome-

try)が年周視差で距離を求め、周期光度関係を構築

する 2)多数のミラ型変光星について、距離を周期光

度関係を用いて求められる距離を用いて、天の川銀

河の三次元立体構造を明らかにする、の 2つである。

以下に、昨年度の観測状況と、これまでに得られた

成果として、周期光度関係と天の川銀河の 3次元構

造の図を示す。

表 1: 昨年度の観測状況
変光モニター観測天体数 400天体程度

外部観測依頼天体数 4天体

ToO観測依頼天体数 4天体

3 装置開発 (1)…JHK-3バンド同

時撮像赤外線カメラ

現在の鹿児島大学 1m望遠鏡の赤外線カメラは、1

回の撮像で 1つのバンドで観測を行う。すなわち、複

数のバンドで観測を行うには 1回撮像した後フィル

ターを変更して再度撮像を行う、という作業を繰り

返さなくてはならない。

新しく開発されている赤外線カメラは 1回の撮像で



2014年度 第 44回 天文・天体物理若手夏の学校

図 1: VERAで測定した距離を用いて得られた周期

光度関係

図 2: 銀河面と垂直な方向の分布。背景は国立天文台

4D2U プロジェクト提供

図 3: 銀河面上での分布。背景はスピッツァー

グループが示した想像図。(NASA/JPL-Caltech/R.

Hurt(SSC-Caltech) ssc2008-10b)

J,H,Kの 3バンドの同時観測を行う。これにより、現

在の 3倍の観測効率を実現する。さらに、J,H,Kの 3

バンドで同時に観測を行うことにより、短周期の天

体も観測できるようになる、フィルター変更の際に

生じる各バンドでの観測時間のズレを解消すること

ができる、といったメリットがある。

このような新規赤外線カメラを現在設計中である。

4 装置開発 (2)…部分減光フィル

ター

先述した目的を達成するために、1m 望遠鏡では

VERAの観測対象となるメーザーを伴う晩期型星を

モニター観測している。

しかし、近距離天体が多く、Kバンドでは 0 4等と

明るすぎて、検出器がサチュレーションを起こして

しまう。この問題を解消するために鹿児島大学では

減光フィルターを導入した。

まず最初に、視野内全面減光フィルターを導入した

が、晩期型星だけでなく、測光に用いる参照星まで

減光してしまい、参照星が写らなくなる、という問

題が生じた。

この新たに発生した問題を解消するために部分減光

フィルターを導入した。これにより、部分的に晩期型

星のみを減光することに成功した。現在、このフィル

ターについて試験観測・性能評価を行っている。以下

に、アンタレス (K -3.9mag)を減光せずに撮像した

画像と減光フィルターを用いて撮像した画像を示す。

図 4: 減光なし。サチュレートしている画像。

5 装置開発(3)…自動解析システム

鹿児島大学では、400以上の天体をモニター観測

している。これらの天体を毎夜観測したデータを手

動で解析すると 2,3時間を要する。そのため、観測
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図 5: 減光あり (1/5000)。右下に写っている天体が

アンタレス。うまく減光出来ている。

に対して解析が追いついていない状況にあった。こ

の問題を解消するために、自動解析システムを開発

した。これにより、毎夜のデータの解析時間は 5 10

分に短縮された。

以下にそのシステムのフローチャートを示す。

図 6: 自動解析システムのフローチャート

Reference
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