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太陽黒点におけるCaHのA-X電子遷移の帰属と
TiOなどを含む太陽黒点スペクトルの再現

宇佐美　昂成 (総合研究大学院大学　天文科コース　アストロバイオロジーセンター)

Abstract

一水素化カルシウム（CaH）は太陽黒点やM型矮星などの低温の恒星 (C.M. Olmstead 1908; I.N. Reid et

al. 1997)といった天体の可視光領域のスペクトルで観測されている。CaHは恒星の HR図上での位置（有
効温度・絶対光度）を決定することに利用される (B. Barbuy et al. 1993)ほか、近年では系外惑星大気の検
出やその組成・量の推定のために CaH等の分子を含む大気モデルの構築 (Gharib et al. 2021) も行われて
いる。このように CaHは天文学的に重要な分子であり、実験室においても様々な電子遷移の高分解能分光
が精力的に実施されている。Kitt-Peakの太陽黒点観測 (L. Wallace et al. 1999)などに CaHの A-X(0,0),

(1,1), (2,2) （数字は上と下の振動量子数である。）のスペクトル線が報告されているが、温度を考慮する
と (3,3)等の観測の可能性も考えられる。そこで A(v =0-3)と X(v =0-4)の先行研究 (A. Shayesteh et al.

2013) を用いたシミュレーションを行い、(3,3)の遷移を帰属し、スペクトルを再現することを目的として研
究を実施している。太陽黒点での同定ができれば、実験室データより高い量子数のデータが得られ、両者を
含む解析で分光定数を改善することができる。また (3,3)まで拡張した CaHの line listと、TiOなどを含
むシミュレーションによる 14000 cm−1 から 15000 cm−1 における太陽黒点スペクトルの再現を試みた。そ
の結果、CaH、TiOの分子のスペクトルにおいて一般的な太陽黒点の温度とされている温度 (4400 K(理科
年表 2024)) に比べ低温条件下 (3500 K, 3750 K, 4000 K)において観測スペクトルの再現性が高くなった。
一方で原子のスペクトルは 4400 K付近において再現性が高くなる。本講演ではその詳細と原子、分子にお
ける異なる温度領域に存在した可能性を示す。

1 Introduction

一水素化カルシウム（CaH）は太陽黒点やM型矮
星などの低温度の恒星 (C.M. Olmstead 1908)といっ
た天体の可視光領域のスペクトルで観測されている。
CaHは恒星の HR図上での位置（有効温度・絶対光
度）を決定することに利用される (B. Barbuy et al.

1993) ほか、近年では系外惑星大気の検出やその組
成・量の推定の ために CaH等の分子を含む大気モ
デルの構築 (E. Gharib-Nezhad et al. 2021) も行わ
れている。このように CaHは天文学的な 研究で重
要な分子である。CaH分子における line listの精密
化といった分光研究は恒星の温度や 光度、金属量の
存在量の正確な決定や、ここ四半世紀で急速に発展
している系外惑星大気のモデリングの正確性改善に
不可欠であると考えられる。
また CaHの電子励起状態 B2Σは他の電子励起状

態との相互作用によってダブルミニマム (二重井戸の
ような) ポテンシャル曲線を持つことが知られてい

る。このようなエネルギー状態の解明のため実験室分
光分野では盛んに研究が行われている。CaH分子は
電子励起状態 B2Σ 以外にも A2Π,B2Σ,D2Σ, 12Δ
に関する回転準位から電子準位まで精密なスペクト
ルの研究が行われており、(例として (A. Shayesteh

et al. 2013)) 分光学においてもCaH分子はとても興
味深い分子である。このデータを活用した、可視光
や紫外の天文観測 への応用が期待される。一方で地
上の実験室での環境下では比較的高い振動準位間の
遷移は温度などが原因で遷移確率が低く、スペクト
ルを観測するのが難しいと考えられる。よって、高
温かつ高精度なスペクトルが観測されている太陽を
用いて高いエネルギー準位の遷移が見られると期待
している。実際、これまでに Kitt-Peakの太陽黒点
観測 (L. Wallace et al. 1999)ではCaHのA-X(0,0),

(1,1), (2,2) のスペクトル線の帰属が報告されている
が、温度を考慮すると (3,3)や (4,4)の観測の可能性
も考えられる。ここで (0,0)は上の電子状態と下の電
子状態の振動準位がそれぞれ 0であることを示して
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いる。
本研究では CaH分子の電子遷移 A-Xのスペクト

ルシミュレーションを行い、先行研究 (L. Wallace et

al. 1999)において未帰属の遷移に帰属を行う。これま
でに黒点で帰属されていない (3,3)や (4,4) の遷移と
先行研究で帰属付けがされていない (0,0),(1,1),(2,2)

の回転量子数の高い遷移を帰属することを目的とし
た。また帰属を行った遷移を含む line listを用いて
太陽黒点スペクトルの再現を目指す。

2 Methods and Observations

本研究で用いた太陽黒点観測データは J.W.Braut’s

フーリエ変換分光器によって得られたものである。
(1981/03/24 #1 by L. Testerman)

また本研究では分光学分野でよく用いられるシミュ
レーションソフト「pgopher」を用いて CaH分子の
電子遷移A-Xのスペクトルシミュレーションから先
行研究 (L. Wallace et al. 1999)の遷移の帰属を実施
した。さらにこれらのシミュレーションから作成し
た line listを用いて太陽黒点スペクトルをシミュレー
ションソフト「spectrum」による再現を試みた。

3 Results

3.1 pgppherを用いたCaHの帰属
本研究では 14400cm−1 から 14900cm−1 の範囲で

帰属を行った。表 1は本研究におけるCaH電子遷移
の帰属数を先行研究と比較した表になっている。表か
ら分かるように本研究では先行研究で未帰属の (3,3)

の遷移を新たに 75本の帰属を行った。また (4,4)に
関しては現在検討中である。また表 2は回転量子数
の最大値を先行研究と比較した表である。ここで先
行研究 1は太陽黒点における研究 (L. Wallace et al.

1999)、先行研究 2 は実験室分光における先行研究
(A. Shayesteh et al. 2013)となっている。

3.2 太陽黒点の再現
以下ではシミュレーションソフト「spectrum」に

よる太陽黒点再現のシミュレーションの結果を示す。
シミュレーションの範囲は 14000 cm−1 から 15000

表 1: 帰属数の比較
本研究 先行研究 合計

(0,0) 45 150 195

(1,1) 29 148 177

(2,2) 75 71 146

(3,3 ) 75 0 75

表 2: 回転量子数の最大値の比較
本研究 先行研究 1 先行研究 2

(0,0) 49.5 47.5 53.5

(1,1) 49.5 43.5 45.5

(2,2) 49.5 32.5 38.5

(3,3) 30.5 なし 26.5

cm−1である。「spectrum」では line list, atmosphere

model, element abundanceを inputすることで吸収
線スペクトルが出力される。

3.2.1 line list

シミュレーションで用いた line listについて、図 1

は太陽黒点の観測スペクトルと 2つの異なる line list

でのシミュレーション結果の比較を示した図となって
いる。本研究で扱う波数範囲では CaH, TiOのスペ
クトルが支配的であるため、line listは CaH,TiOの
みを仮定して作成した。ここで黒いスペクトルの line

listは先行研究に帰属がある遷移の範囲内で作成した
line listである。一方で青いスペクトルの line listは
上記に加えて本研究で帰属を行った新たな遷移、また
先行研究には含まれていない TiOの遷移 (R. Boyer

et al. 1976) で帰属が付いているエネルギー状態を
(R.S. Ram et al. 1999)で与えられた分子定数を用い
て作成した line listでの結果となっている。赤色の
破線は本研究で新しく帰属を付けた CaHの (3,3)遷
移の波数を示している。2つの line listを比較すると
新しく遷移を加えた line listにおけるシミュレーショ
ンではより黒点の観測スペクトルをよく再現できて
いることがわかる。よって以下ではこの新たな遷移
を加えた line listを用いる。
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図 1: 観測スペクトルと line list別のシミュレーショ
ンスペクトルの比較図。上段は黒点の観測スペクト
ル。中段は帰属をつけた遷移を加えて作成した line

listでのシミュレーション結果。下段は先行研究の範
囲の遷移のみを用いて作成した line listでのシミュ
レーション結果。赤い破線は今回帰属をつけた CaH

の電子遷移 (3,3)のスペクトル。

3.2.2 最適な abundanceと温度

次にシミュレーションで用いた abundanceと温度
に関して最も観測スペクトルとの残差平方和が小さ
いものを示す。シミュレーションで用いた大気のモ
デルは一般的な光球のものを用いた。また line listに
おいて仮定した Caと Tiの abundance については
(Ca,Ti)=(6.36, 5.02)(N. Grevesse et al. 1996),(6.04,

4.58)(V.P. Gaur et al. 1973)を用いた。abundance

についての違いは (N. Grevesse et al. 1996)は観測
から得られた光球の abundanceである。(V.P. Gaur

et al. 1973)は太陽黒点における分子形成の理論計算
を行っており、その際に用いた abundanceである。
またこれらの値は水素原子を 12.0とした時の対数ス
ケールのものである。

4 Discussion

4.1 スペクトルから黒点温度の推定
以下ではスペクトルシミュレーションから黒点温

度の推定を行った結果について述べる。図 3は観測
とシミュレーションの残差平方和をプロットした図

図 2: 本研究のシュミレーションにおいて最適なabun-

danceと温度でのシミュレーション結果。上段は黒点
の観測スペクトル。中段は左から abundance、温度
を [(N. Grevesse et al. 1996)、4000 K],[(V.P. Gaur

et al. 1973)、3750 K] としたシミュレーションスペ
クトル。下段はそれぞれの観測スペクトルとの残差。

である。我々のシミュレーションにおいてはで 3500

K-4000 K において黒点スペクトルの再現性がよく
なった。一方で黒点は磁場の強さによって異なる温
度を持つことが知られており、一般に 4400 K(理科
年表 2024)と推定されているが 4400 Kに近い温度
でのシミュレーシではほとんど吸収がないという結
果になった。このことから CaHや TiOは太陽黒点
と言われている温度よりも比較的低い温度領域に存
在しているのではないかと考えられる。

図 3: シミュレーションを行った温度のスペクトルと
観測スペクトルとの残差平方和をプロットした図

4.2 原子、分子を追加した line listによる
シミュレーション

ここで先行研究では CaHや TiO分子に加え、数
本の原子、分子のスペクトルの帰属も見られる。よっ
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て以下ではそのような原子、分子を加えた line listで
のシミュレーション結果を示す。図 4はCaHとTiO

において比較的太陽黒点スペクトルをよく再現でき
ていた図 2の abundanceと温度でのシミュレーショ
ンを示した。シミュレーション結果について、太陽
黒点スペクトルでは見られない強い吸収スペクトル
が数本見られる。これらは原子のものと考えられる。

図 4: line listに他の原子、分子を加えたシュミレー
ションスペクトル。上段は [(V.P. Gaur et al. 1973)、
3750 K]でのシミュレーション。下段は [(N. Grevesse

et al. 1996)、4000 K]でのシミュレーション。

この結果を踏まえて分子スペクトルのシュミレー
ションで黒点スペクトルの再現性が高くなる温度に
おいて黒点スペクトルには見られない原子の強い吸
収線の原因にはゼーマン効果、原子、分子での異な
る温度領域に存在した可能性、abundanceの不定性
といった縮退があると考える。

4.3 原子の強い吸収線
よって本研究では特にゼーマン効果が強く見られ

ないTi原子のスペクトルを用いた原子、分子での異
なる温度領域に存在した可能性について示す。Ti原
子による吸収スペクトルのシミュレーションを 3500

Kから 5000 Kまで 250 Kごとに行った。その結果
原子の場合では、4750 Kで観測スペクトルの強度に
近いスペクトルであり、分子においては 3750 K程度
であったことと異なる結果となった。このことから
シミュレーションから原子と分子が異なる温度領域
に存在することが考えられる。
しかし以上の本研究でのシミュレーションでは磁

場の考慮がされていない。これは CaHや TiOにお
いては磁場による効果が大きく現れないからである。

一方で実際の観測データ (L. Wallace et al. 1999)で
は 3000 G程度の磁場が観測されており、Ti原子につ
いてゼーマン効果による分裂も観測されている。よっ
て今後、ゼーマン効果の影響の見積もりを充実させ
ることでこのような原因について議論ができると考
えている。

5 Conclusion

本研究では太陽黒点において新たにCaHの電子遷
移スペクトルの帰属を行った。また新たな遷移を加
えた line listを用いてシミュレーションによる黒点
スペクトルの再現を目指し、スペクトルから黒点の
温度を推定した。一方で原子を加えたシミュレーショ
ンでは黒点スペクトルでは見られない結果が示され、
ゼーマン効果や原子・分子での異なる温度構造での
分布の可能性が考えられた。
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恒星のフレア中の測光分光観測によるポストフレアループ検出の試み
梅澤 和真 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室)

Abstract

フレアとは太陽や恒星の表面で発生する突発的な爆発・増光現象であり、大規模な磁気エネルギーの解放に
伴って X 線や紫外線などのさまざまな波長での増光が数分から数時間にわたって観測される。太陽で観測
されるフレアの典型的なエネルギーは 1029 − 1032 erg であるが、恒星においては最大級の太陽フレアの 10

倍以上のエネルギーを開放するスーパ－フレアが観測されている。フレア後期において、数百万 K から一
千万 K のフレアループが数千 K から一万 K の彩層温度まで冷却されることでポストフレアループが発生
し、Hα 線の輝線放射として観測される。ポストフレアループはフレア発生後の磁気リコネクションやプラ
ズマの挙動を調べる上で重要であり、恒星フレアにおける報告例は非常に少ないため、新たな観測データを
取得することは恒星物理学において重要な意味を持つ。また、ポストフレアループが観測されることで、該
当する恒星が太陽と同じメカニズムでフレアを発生させていることを示す要素となる。また、フレア主過程
の後にフレアループ上で発生する EUV 波長帯での遅れた放射増加が惑星大気散逸などに影響を与えるため、
系外惑星に対する理解のためにもポストフレアループの検出が期待される。本研究では M 型星 V388 Cas

（自転周期 1.02 日）を対象として、せいめい望遠鏡の広波長域面分光装置 KOOLS-IFU を用いた分光観測
（4100-8500 Å）と TESS衛星による可視測光観測（600-1000 Å）の高時間分解能での同時観測を行った。
その結果、2019 年 11月 8日に 1.89× 1033 erg のエネルギーをもつスーパーフレアを検出した。観測した
フレアにおける Hα のエネルギーを計算した結果、フレア全体のエネルギーと比較して 3.8%となった。ま
た、太陽フレアに伴うポストフレアループの Hα線における時間発展 (Otsu et al. 2024)と観測したフレア
中の Hα 線の変動の類似性より恒星フレアに伴うポストフレアループの発生が示唆された。本講演では上記
イベントでの詳細を報告し、他のイベントとの比較について議論する。

1 Introduction

1.1 フレア
フレアとは太陽や恒星の表面で発生する突発的な

増光現象であり、ガンマ線から電波まで広範囲の波
長での増光が数分から数時間にわたって観測される。
この現象は太陽においても日常的に発生しており、大
規模な磁気エネルギーの解放に伴い X線や紫外線な
どのが増加することが知られている。また太陽フレ
アによって解放されるエネルギーは通常 1029 − 1032

ergとなっている。恒星フレアは太陽フレアと、同じ
ようなメカニズムで発生すると考えられているが、特
にこれまでに観測された最大級の太陽フレアよりも
10倍以上エネルギーが大きいものは「スーパーフレ
ア」と呼ばれる。

1.2 ポストフレアループ
ポストフレアループとはフレア後期に発生する現

象であり、数百万Kから一千万Kのフレアループが
数千Kから一万Kの彩層温度まで冷却することで形
成される構造である。この構造は Hα線などの彩層
ラインにおける観測によって確認できる。ポストフ
レアループは、フレア発生後の磁気リコネクション
やプラズマの挙動を調べる上で重要な情報を提供す
る。しかし、恒星フレアでのポストフレアループの
報告例は非常に少なく、その発生頻度や特徴につい
ては未解明の部分が多い。

1.3 ポストフレアループを観測する意義
恒星フレアにおけるポストフレアループの報告例

が少ないことから、新たな観測データを取得するこ
とは、恒星物理学において重要な意味を持つ。ポス
トフレアループが観測されることで、該当する恒星
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図 1: フレアの模式図 (Siota et al.(2005))

が太陽と同じメカニズムでフレアを発生させている
可能性を示す要素となる。現在、恒星フレアが惑星
の大気散逸に影響を与えることが分かっているため、
フレアの構成要素の一つであるフレアループの時間
発展を調べることは系外惑星の理解につながるもの
であり、非常に重要である。よって本研究では、測
光分光観測を用いて恒星フレアに伴うポストフレア
ループの検出を試み、その特徴を明らかにする。

2 Observations

本研究ではM型星 V388 Cas を対象とし、測光お
よび分光の同時観測を行った。観測にはせいめい望
遠鏡の KOOLS-IFU を用いた分光観測と TESS に
よる測光観測を組み合わせた。

2.1 観測対象
V388 Casは軌道周期 1.08日 (Morin et al. 2010)、

半径は 0.22R⊙(Stassun et al. 2019) の M5 型星で
ある。本研究では、この星において発生したフレア
を以下に挙げる観測器による測光分光の同時観測を
行った。

2.2 測光：TESS

TESS（Transiting Exoplanet Survey Satellite）に
よる V388 Cas の観測は、2019 年 11 月 8 日から
開始され、TESS の Sector 18 において BJD =

2458790.66 から 2458814.35 の期間にわたって実施
された。この観測期間中、露光時間 120秒の 2分ケ
イデンスでデータが取得されており、観測波長域は
およそ 6000–10000Å に対応する。TESSの広帯域測
光により、白色光フレアを含む様々な時間変化成分
を高精度で捉えることが可能であり、本研究では、こ
の測光データをもとに、フレアの発生時刻や放射エ
ネルギーなどを推定した。

2.3 分光：せいめい望遠鏡
地上からの分光観測は、京都大学せいめい望遠

鏡に搭載された面分光観測器 KOOLS-IFU（Ky-

oto Okayama Optical Low-dispersion Spectrograph

with Integral Field Unit）を用いて実施した。観測
は 2019 年 11 月 8 日に行われ、露光時間 60 秒か
ら 120 秒の範囲で設定された。波長カバー範囲は
4500–7500Å におよび、特に Hα 線（6563Å）を含
む領域を高感度で捉えることができる。波長分解能
はおよそ λ

∆λ ≈ 800 である。

3 Results

TESSから得られた白色光の光度曲線は図２のよう
になった。この光度曲線を用いてフレアのエネルギー
を算出するために、以下の仮定を置いた。・(?) に基づ
き、フレアによる増光は 9000K の黒体放射であると
仮定。・(Morin et al. 2010)および (?) のデータより、
V388 Casの恒星半径 R = 0.22R⊙、静穏時の温度を
3044K とした。以上の仮定のもとで、(?) の手法を
用いて TESSによって得られた光度曲線からエネル
ギーを算出した結果、1.89×1033 ergという値が得ら
れた。これは、通常の太陽フレア（1029 − 1032 erg）
のエネルギー範囲を超えており、スーパーフレアに
分類される。

4 Discussion

4.1 Hαスペクトルの変化
フレア発生前後の Hα 付近のスペクトルを比較し

た結果、フレア発生によって連続光だけではなく Hα

線の輝線強度も増加していることが確認された。
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図 2: TESSの光度曲線

図 3: フレア前後の Hα線の比較

図 4: フレア前後のスペクトルの比較

4.2 Hα線のフラックスと等価幅の変化
次に得られたスペクトルを用いて Hα フラックス

を計算した。TESSの測光観測における光度曲線と
Hα フラックスを比較したところ、Hαフラックスは

白色光と同時にピークに達している。しかし、フレ
ア発生後の約 40分後、140分後において、TESSの
光度曲線と比較して、Hα フラックスは大幅に増加
していた。また、この Hα線のフラックスを用いて
半球放射を仮定し、EHα = 4πd2Hαtotal

2× 0.5より
フレアにおける Hα線のみのエネルギーを計算した
ところ、1.48× 1032 ergとなりこれは TESSの光度
曲線より求めた白色光のフレアエネルギーの 7.83 %

という結果になった。ここで、EHαはHαのエネル
ギー、HαtotalはHαのフラックスを時間で積分した
ものである。次に Hα 等価幅の計算を行った。等価
幅とはスペクトル線の強度を連続光の強度と比較し
て表す観測量である。波長 λ におけるスペクトルの
強度を I(λ)、連続スペクトルの強度を I0 とすると、
等価幅は次式で定義される：

Wλ =

∫ (
1− I(λ)

I0

)
dλ

図５は TESSの光度曲線、Hα線のフラックスに加
え、等価幅の変化を表示したものである。Hα の等価
幅の値は、フレア発生とともに増加し、二つのピー
クを持っている。

図 5: TESSの光度曲線、及びHα線のフラックスと
等価幅の変化

4.3 太陽でのイベントとの比較
Otsu et al. (2024)は、空間的に積分されたデータ

におけるポストフレアループの挙動を明らかにする
ことを目的として、2023年 8月 5日に発生したX1.6

フレアに対してフレアの部分を観測データを空間積
分する Sun-as-a-star解析を行った。使用したデータ

11
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は、GOESによるX線フラックスや京都大学飛騨天
文台 SMARTによる Hα観測データである。その結
果、空間分解されていないデータにおいてもポスト
フレアループの動的な特徴が捉えられることがわかっ
た。具体的には、Hα光度曲線において、フレアリボ
ンとポストフレアループに対応する 2つのピークが
確認され、X線・EUV・Hαのピーク時刻に差が見
られたというものである。この先行研究では、フレ
アピーク時にフレアリボンによる一つ目の Hα線等
価幅のピーク、フレアピークから遅れた増光として
ポストフレアループによる二つ目の Hα線等価幅の
ピークが観測されている。そして、この二つ目のHα

線等価幅のピークと軟 X線フラックスのピークの間
に 12.6分のずれがあると報告されている。一方、本
研究では、TESS測光におけるフレアピークから約
40分後、150分後に Hα線のピークが見られた。こ
のことから、ポストフレアループが発生している可
能性が示唆される。しかし、十分な波長分解能がな
いため、赤方偏移などを見ることができなかった。今
後の展望として、波長分解能の高い分光データを用
いることやほかの Hα線の光度曲線でダブルピーク
を示す恒星フレアのイベントとの比較や統計的な考
察などが挙げられる。

5 Conclusion

本研究では、恒星フレアに伴うポストフレアルー
プの検出を目的として、せいめい望遠鏡およびTESS

衛星によるM型星 V388 Casの測光分光同時観測を
実施した。観測の結果、1.89×1033 ergのスーパーフ
レアが検出され、そのうち Hα線の放射エネルギー
は全体の約 7.83％を占めていた。
Hα線におけるフラックスおよび等価幅の時間変化

から、フレア後期におけるポストフレアループの存
在が示唆された。また、主フレア後に 2つ目のフレ
アも確認された。
今後は、EV Lac (Namizaki et al. 2023)、YZ CMi

(Ichihara et al. 2025)といった Hα線の光度曲線で
ダブルピークを示す恒星フレアのイベントの統計的
性質を明らかにするために、さらなる観測例の蓄積
が必要である。加えて、波長分解能の高い分光デー
タを用いた、ドップラーシフトの時間進化の詳細な
解析をすることで、ポストフレアループの理解が進

展すると期待される。
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高時間分解能の測光・分光同時観測で迫るＭ型星白色光フレアの短時間ス
ケールでの時間発展

市原 晋之介 (京都大学大学院 理学研究科 宇宙物理学教室)

野上 大作 (京大), 行方 宏介 (京大), 前原 裕之 (国立天文台), 野津 湧太 (コロラド大),

幾田 佳 (一橋大), 本田 敏志 (兵庫県立大), 大津 天斗 (京大), 柴田 一成 (同志社大)

Abstract

フレアは太陽および恒星表面で発生する増光現象であり、その中でも恒星においては可視連続光全体が増光
を示す「白色光フレア」が多数観測されているが、その放射機構は未だ解明されていない。そこで我々は、
京都大学せいめい望遠鏡の広波長域面分光装置 KOOLS-IFU と TESS 衛星を用い、磁気活動が高い M 型
星 EV Lacを対象に測光・分光同時観測を行った。その中で、2019年 9月 14日に顕著な白色光フレアを検
出し、ピーク時のスペクトルは 8000 K程度の黒体放射とよく一致し、また白色光フラックスの減衰よりも
放射温度の減衰がおよそ 1桁も速いことがわかった。この放射温度の時間変化を考慮した放射エネルギーは
4.4 × 1032 ergであり、従来の温度一定を仮定した放射エネルギー計算では放射エネルギーを 2-3倍程度過
大評価していたことを明らかにした。また、バルマー線の時間発展から本イベント中にポストフレアループ
が発生した可能性が示唆された。

1 Introduction

太陽フレアは、黒点に蓄積された磁気エネルギーが
解放されることで発生する突発的な増光現象である。
太陽のみならず、様々な恒星においても、恒星フレア
と呼ばれる幅広い波長域で突発的な光度の増加が発
生する。先行研究ではフレア頻度分布 (Maehara et

al. 2015)や Neupert効果 (Neupert (1968); Hawley

et al. (1995))など、太陽フレアと恒星フレアの多波
長放射の類似性が示されており、太陽フレアと恒星
フレア恒星フレアは同じ物理過程を通じて発生して
いると考えられている。
近紫外から可視にかけての連続光全体が増光を示

す「白色光フレア」は若い晩期型星において頻繁に
観測されている。先行研究から、白色光フレアによ
る増光は 104 K 程度の単一温度の黒体放射とよく
一致することが知られており (e.g., Hawley & Fisher

(1992))、白色光フレアの放射エネルギーを求める際、
T ∼ 104 Kの黒体放射であるという仮定の下行われ
てきた。Howard et al. (2020)と Bicz et al. (2025)

では、K,M型の複数の晩期型星の多色測光観測から、
白色光フレア中の放射温度の時間変化を調査し、分
スケールでの激しい温度減衰を報告している。一方
で、これらの観測は長波長側のバンド帯の測光観測

であるため 104 K程度の高温な黒体放射からのエネ
ルギーは観測バンド帯には少量しか入らず、高温側
の温度決定精度が低くなってしまう。また、測光観
測のみでは輝線放射と白色光放射の時間発展を区別
することは困難である。白色光フレアの詳しい物理
メカニズムを調査するには、高時間分解能な分光観
測が必要であるが、その報告例は未だ少ない。
また、フレアからの放射を包括的に理解するため

には、ポストフレアループからの放射も考慮すべき
であり、ポストフレアループは恒星フレアでも観測さ
れうると期待されている (Heinzel & Shibata 2018)

が、その確定的な報告例は未だ少ない。
そこで、白色光フレアの物理メカニズムを調査す

るため、また白色光フレア中の彩層線の時間進化を
調べるため、我々は活発なM型星 EV Lacertae(EV

Lac)を対象に時間分解能の高い測光分光同時観測を
実施した。

2 Observations

2.1 EV Lac

本研究では、M-3.5型星の EV Lacを対象に観測
を行った。EV Lacは活発なフレア星として知られて
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表 1: EV Lac のパラメーター。(1)Paudel et al.

(2021); (2)Pineda et al. (2021)

Teff (K) 3270 ± 80 (1)

年齢 (Myr) 128-800 (1)

Rstar (R⊙) 0.331 ± 0.013 (2)

おり、近紫外線や可視光のみならず、X線や赤外線
でもフレアが観測されている。

2.2 Photometry : TESS

測光データは the Transit Exoplanetary Survey

Satellite(TESS)の光度曲線をMikulski Archive for

Space Telescope(MAST)からダウンロードして用い
た。本研究では、Sector 16(2019/09/11-2019/10/19)
中のEV Lac(TIC 154101678)の 2分ケイデンスデー
タを用いた。

2.3 Spectroscopy : せいめい望遠鏡
分光データは2019年に京都大学3.8mせいめい望遠

鏡の低分散面分光器 KOOLS-IFU(Kyoto-Okayama

Optical Low-dispersion Spectrograph Integral Field

Unit)VPH-blue グリズム (4100-8900 Å, λ/∆λ ∼
500)を用いて観測した。今回の観測では露出時間は
30秒で、読み出し時間はおよそ 22秒であるため、1

フレーム毎の時間分解能はおよそ 1分である。

3 Results

3.1 観測されたフレア
せいめい望遠鏡と TESSで白色光フレアの同時観

測に成功した。本収録では、その中でも顕著な白色
光フレアの同時観測に成功した 2019年 9月 14日の
イベントについて報告する。図 1はその光度曲線で
ある。本研究において Hα 線と Hβ 線はそれぞれ、
6550-6576 Å、4841.3-4881.3 Åと定義している。

3.2 フレア温度の時間発展
黒体放射を仮定した白色光フレアの放射温度を推

定するために、フレア中のスペクトルからフレア前

time from peak (min)
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図 1: 2019年 9月 14日の光度曲線。黒丸、赤三角、
青四角はそれぞれ TESSの静穏期からの増分、Hα、
Hβ のフラックスを表している。

静穏時のスペクトルの差分をとり、白色光フレア成
分のスペクトルを作成した。そのスペクトルから顕
著な輝線領域 (バルマー線)と外れ値を除き、プラン
ク関数のフィッティングを行った。スケールを合わせ
たプランク関数は、

Bλ =
A

λ5

1

exp(hc/λkBTBB)− 1
(1)

を用いた。Aはスケール因子、λは波長、hはプランク
定数、cは光速、kBはボルツマン定数、TBBは黒体放
射温度を表す。フィッティングには Pythonの SciPy

パッケージの optimize.curve fitモジュールを用
いた。その結果、ピーク時には TBB = 8122± 273 K

であった。誤差範囲は 3σTを用いており、その標準
偏差は scipy.curve fitの定常的な返り値である共
分散行列から得た。ピーク時のスペクトルの様子を
図 2に示す。また、全時刻の温度推定の結果を図 3

上段に示す。
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図 2: 白色光フレア成分のピーク時刻のスペクトル。
黒の実線はスペクトル、赤の実線は最適なプランク
関数、橙の点線はその誤差範囲を表している。
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図 3: 上段：白色光フレアスペクトルの放射温度の時
間変化。下段：フレア面積の時間変化

3.3 エネルギー推定
Shibayama et al. (2013)の手法をアップデートし

て、フレアエネルギーの推定を行った。黒体放射を
仮定しているため、フレア成分の光度は

Lflare(t) = σSBTBB(t)
4Aflare(t) (2)

と表せる。σSBはステファンボルツマン定数、Aflare

は白色光フレアの面積である。Aflare(t)は、

Aflare(t) = C ′
flare(t)πRstar

∫
RλBλ(Teff)dλ∫

RλBλ(TBB(t))dλ
(3)

と表せる。C ′
flare(t)はTESSフラックスの振幅、Rstar

は恒星半径、RλはTESSの応答関数、Bλ(T )は温度
T ,波長 λでのプランク関数である。多くの先行研究
では、フレア温度 TBBをフレア中一定 (∼ 104 K)と
してきたが、本研究ではフレア温度にも時間依存性
がある。フレア面積の時間発展は図 3の下段に示し
ている。Lflareを時間積分することで白色光フレアの
放射エネルギーを得られ、4.4 × 1032 ergであった。
また、従来と同様に放射温度固定で計算を行うと、
TBB = 8122 Kのとき 8.9 × 1032 erg、TBB = 8122

Kのとき 1.2× 1033 ergとなった。

4 Discussion

4.1 フレアエネルギー
図 3.3でも言及した通り、従来の多くの研究では、

フレア温度を固定したエネルギー計算を行ってきた。
本研究の結果から、TESSバンドでエネルギー推定を
行う場合は放射温度の変化を考慮しないと 2-3倍過大
評価してしまう可能性があることが明らかになった。
また、フレア面積は図 3の下段が示すように、フ

レアピークから遅れて最大値に到達し、その後緩や
かに減衰することがわかった。恒星フレアは空間分
解した観測ができないため、このようにフレア中の
空間情報を得られたことは非常に重要な結果である。
一方で、本研究で示す Aflare(t)は TESSバンドで観
測したフレア面積であるため、太陽における白色光
フレアで言及される「白色光フレアリボン」とは別
物であることは注意しなければならない。また、太
陽における白色光フレアリボンは光球での放射を観
測している場合もあることに対し、白色光フレアの
連続光増光成分は彩層の水素再結合線であると考え
られており (Heinzel et al. 2017)、直接比較は難し
い。今後の展望として、本研究で得られた Aflare(t)

と空間分解された太陽白色光フレアの時間発展と比
較することで、その解釈を深める。また、そのため
には太陽白色光フレアの広帯域観測が必要である。

4.2 ポストフレアループの可能性
Otsu et al. (2024)では、ポストフレアループを伴

うX1.6クラス太陽フレアの観測データを空間積分す
ることで恒星観測に適応させる the Sun-as-a-star解
析を行った。その結果、Hα線において、フレアリボ
ンによる増光から遅れて、ポストフレアループから
の追加の増光が確認され、また減衰期にはリム外に
出たループの影響で減衰が緩やかになることを示し
た（Otsu et al. (2024)の図 4(a-2)参照）。
図 4上段に、本イベントにおける Hα,Hβ 線のフ
ラックスの光度曲線を示す。図 4において、t ∼ 40

minあたりにHα線の再増光が、t ∼ 100 min以降に
緩やかな再増光が確認できる。また、それぞれの再
増光時には TESSの顕著な増光は見られない。Otsu

et al. (2024)の結果から、これらはポストフレアルー
プ発生による再増光 (t ∼ 40 min)とリム外に出たポ
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ストフレアループからの寄与 (t ∼ 100 min以降)で
ある可能性が示唆された。
図 4下段に Hα線に対する Hβ 線のフラックス比

(Hβ/Hα)を示す。このフラックス比の時間変化を見
ると、フレアピーク時 (t = 0 min)には増加してい
るが、Hα線再増光時 (t ∼ 40 min)に顕著な増加が
確認されない。このことから Hα線の t ∼ 0 minで
の増光と t ∼ 40 minでの増光は別の放射メカニズム
によるものである可能性が考えられる。また、Ikuta

et al. (2023)は同時期の EV Lacの TESSによる観
測データを用いて恒星黒点のマッピングを行い、本
イベント発生時に黒点が恒星リム付近に存在してい
ることを示している。
これらの理由から、我々は本イベントにおいてポ

ストフレアループが発生した可能性があると考えた。
一方で、波長分解能の不足からポストフレアループ
に沿ったプラズマの移動に伴うドップラーシフトは
観測できていない。今後の展望として、より高分散
な分光観測を通してプラズマの動きを捉えることで、
より確度の高いポストフレアループの検出を狙う。
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図 4: 上段：TESS,Hα,Hβ 線のフラックスの時間変
化。それぞれフレア前とピークの値で正規化してい
る。シンボルは図 1と同様である。下段：Hα 線と
Hβ 線のフラックス比率。

5 Conclusion

本研究では、白色光フレアの物理メカニズムに迫
るため、せいめい望遠鏡と TESSを用いて活発なM

型星であるEV Lacを対象に測光分光同時観測を行っ

た。本収録では得られたデータの中で最も顕著な白
色光フレアについて報告した。
白色光フレア中のスペクトルを用いて、黒体放射を

仮定した放射温度の推定を行った。その結果、ピーク
時の温度は 8122± 273 Kであり、また急速な温度減
衰をとらえた。この急速な温度変化を考慮してフレア
の放射エネルギーの推定を行ったところ、4.4× 1032

ergとなった。この結果は、放射温度がフレア中一定
であると仮定した従来の放射エネルギー計算が、温
度変化を考慮した場合に比べて 2-3倍過大評価して
いたことをあきらかにした。
また、白色光フレアの減衰期にHα線の再増光と、

フレア後に緩やかな増光が見られた。(Otsu et al.

2024)の報告から、この再増光はポストフレアループ
からの寄与の可能性があることが示唆された。
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K型巨星 Cl Collinder 228 113 のX線フレア解析
石原 維子 (中央大学大学大学院 理工学研究科)

坪井 陽子、米山 友景 (中央大学)、前田 良知 (宇宙科学研究所)、
濱口 健二 (NASA)、Eta Carinaeチーム

Abstract

XRISM/Xtend Transient Search (XTS) は、X 線分光撮像衛星 XRISM に搭載された軟 X 線撮像装置
Xtend を利用した突発天体の検出・速報プロジェクトである。Cl Collinder 228 113 は、2024年 6月 10日
にフレアが XTS によって検出・速報された天体である (T. Yoshida et al. 2024) 。この天体の素性や構造
はほとんどが明らかになっていない。天文学会年会 2025年春季年会で、XRISM/Xtend の観測からフレア
の光度が 4× 1032 erg s−1 程度であった。これは全天 X線監視装置 MAXI で観測されるフレアと比較して
も最大規模であったことを報告した。また、可視・赤外領域の観測結果からこの天体は距離 1.2 kpcにある
K型巨星であることを特定した。
また、このフレアは XRISM観測時に強いヘリウム状鉄輝線を示し、熱プラズマ (apec) モデルでフィッティ
ングしたところ高いアバンダンスを示した。同天体のフレア活動は、Chandraによる過去の観測でも確認さ
れており、今回、Chandra データの解析を行った。その結果、XRISM 観測時とは異なり、Chandraの観測
時には高いアバンダンスが見られないことが分かった。これにより、同じ天体のフレアであってもアバンダ
ンスが定常的に高いとは限らないことが分かった。本発表では、この天体の素性とともに X線衛星による観
測結果を報告する。

1 Introduction

突発天体速報システム (XTS; XRISM/Xtend

Transient Search) では、XRISM/Xtend (後述) を
用いて、恒星を検出し、X線フレアなどの突発現象
を起こす線源を探査・速報している。本講演で発表
する XRISM J1045-5954 も 2024年 6月 10日に観
測・速報された線源である。この線源は速報時に Cl

Collinder 228 113 と特定された。この線源は速報時
の較正前データを用いた解析では強い鉄輝線が見ら
れた。ここではフレアピーク付近の時間帯のアバン
ダンスを求めるために校正後のデータを用いて解析
を行った。また、Cl Collinder 228 113 は素性が不明
な点が多く、天体のタイプやフレアの頻度も明らか
になっていない。

2 Instruments

2.1 XRISM

X線分光撮像衛星 (XRISM; X-Ray Imaging and

Spectroscopy Mission)は、宇宙航空研究開発機構/宇
宙科学研究所 (JAXA/ISAS) により開発され、2023

年 9月 7日に打ち上げられた X線天文衛星である。
広視野をもつ X線 CCD カメラ Xtend と高エネル
ギー分解能をもつマイクロカロリメータ Resolve を
搭載している。 Xtend は 0.4 - 10.0 keV の波長帯
域を 38.5分角四方の広い視野で観測することができ
る。この広視野を持つ Xtend を利用した XTS では
これまでに (2024年 3月 - 2025年 5月) 32 個のイベ
ントを速報している。

2.2 Chandra

Chandra X-ray Observatoryは、1999年 7月 23日
にアメリカ航空宇宙局 (NASA; National Aeronau-

tics and Space Administration) によって打ち上げ
られた X線天文衛星である。2種類の焦点面検出器
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(HRC, ACIS) と 2 つの分光計 (LETGS, HETGS)

を搭載している。 ACIS は波長帯域を 0.2 - 10 keV

とする、2 × 2 のピクセルチップ (ACIS-I) と 1 ×
6 のピクセルチップ (ACIS-H) の 10枚の X線 CCD

チップで構成されている。ここでは ACIS-I で捉え
られた Cl Collinder 228 113 のフレアデータを用い
て、X線解析を行なった。

2.3 Gaia

Gaia はヨーロッパ宇宙機関 (ESA; European

Space Agency) が 2013年 12月 19日に打ち上げた
位置天文学用宇宙望遠鏡である。 2022年 6月 13日
に Gaia が観測した 18億個の天体のカタログ (Gaia

DR3; Gaia Data Release 3) が公開された。カタロ
グには天体の位置、距離、運動情報、温度が含まれ
ている。

3 Methods

Cl Collinder 228 113 における X線フレアの特性
を調査するために、XRISM および Chandra による
観測データを用いて時間解析およびスペクトル解析
を行った。時間解析には XSELECT を用い、burst

成分と定数項からなるモデルを適用した。
また、スペクトル解析には Xspecを用い、tbabs×

apec model によるフィッティングを実施した。この
とき、相対光度 Flux の帯域は 0.2 - 10.0 keV、絶対
光度 Luminosity (LX) を求める際には、距離を 1.2

kpc とした (Gaia Collaboration. 2020)。また、同天
体の素性を調べるために、等級 U (ANTOKHIN I.I

et al. 2008)、等級 B, V (MASSEY P et al. 1993)、
等級 J, H, K (CUTRI R.M et al. 2003) に赤化計
算を行い、求めた等級からスペクトルエネルギー分
布 (SED; Spectral Energy Distribution) を作成し、
Gaia 衛星の観測結果を利用して、温度・光度を導出
した。また、2つのパラメータから H-R 図にプロッ
トした。

4 Results

4.1 XRISM 観測結果
XRISM 観測による光度曲線 (図 1) とスペクトル

(図 2) を示す。burst 成分と定数項からなるモデルで
フィッティングした結果、e-folding timeは、1.4×104 s

と求まった。フレアピーク付近 (0.06 count s−1 以上)

の時間帯 (図 1の矢印) を利用したスペクトル解析結
果は表 1のようになった。
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表 1: スペクトルフィットの結果
Parameters value

kT [keV] 5.4

Abundance [solar] 2.6

EM [pc cm−6] 1.6× 1055

Flux [erg cm−2 s−1] 2.4× 10−12

LX [erg s−1] 4× 1032

4.2 Chandra 観測結果
Chandra が観測したフレアの光度曲線 (図 3)、ス

ペクトル (図 4)、フィッティング結果 (表 2) を示す。

Time	[sec]	

C
ou

nt
 ra

te
 [c
ou
nt
s	s

!
" ]

4×10! 6×10!2×10!0

0.2

0.3

0.1

8×10!
0
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図 4: Chandra のスペクトル (1温度)

表 2: スペクトルフィットの結果
Parameters value

kT [keV] 3.7

Abundance [solar] 0.34

EM [pc cm−6] 3.6× 1055

Flux [erg cm−2 s−1] 2.71× 10−12

LX [erg s−1] 4.5× 1032

4.3 可視光による解析結果
等級 U, B, V, J, H, K を用いたフィッティング結

果は 図 5 のようになった。
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図 5: スペクトルエネルギー分布 (SED)

5 Discussion & Conclusion

5.1 X線観測について
恒星の典型的なアバンダンスは約 0.3 solar である

ことが知られている。しかし、このフレア星からは 2

solar を得た。これは主に 6.7 keVの鉄K殻線に由来
すると考えられる。同様にアバンダンスが大きくな
る現象は他の恒星フレアでも報告されている（V773

Tau (Tsuru, T et al. 1989)、UX Ari (Tsuboi, Yohko.

1998)、Algol (Stern, R. A et al. 1992)(Ottmann &

Schmitt. 1996)、Sun (Sylwester, J et al. 1984)）。今
回得られたアバンダンスは、これらのフレアの中で
も最大級である。
また、Chandraのスペクトルに関して、1 keV以下

のモデルとの誤差が大きかったので、2温度でフィッ
ティングを行った (図 6、表 3)。
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図 6: Chandra のスペクトル (2温度)

表 3: スペクトルフィットの結果
Parameters value

kT1 [keV] 1.1

kT2 [keV] 4.9

Abundance [solar] 0.39

EM [pc cm−6] 2.2× 1055

Flux [erg cm−2 s−1] 2.77× 10−12

LX [erg s−1] 4.7× 1032

XRISM と Chandra が観測したフレアの解析結果
(表 1、表 2) から、同じ Cl Collinder 228 113 のフ
レアであってもアバンダンスが大きくなるとは限ら
ないことが示された。

5.2 可視光観測について
この天体を H-R 図に載せると、図 7 のようにな

った。

Cl Collinder
228 113

B A F G K M

図 7: Hertzsprung-Russell (H-R) 図

さ ら に 、求 め た 温 度・光 度 か ら 半 径
R (= T−2

√
L/(4πs)) (s は Stefan-Boltzmann

定数)を求めると、R = 8.6× 109 m(= 12太陽半径
)であった。K型巨星であると特定された。

6 Future work

今回解析を行なった Cl Collinder 228 113 のフレ
アは 2例と少なく、この天体のフレアの特徴を理解す
るためには他の観測例も調べる必要がある。XMM -

Newton (X-ray Multi-Mirror Mission‐Newton)に
おいてもフレアの観測例 (Lin, Dacheng et al. 2012)

があり、これの詳細解析を行うことにより特徴を調
べたい。また、この天体の年齢を可視光分光観測に
より求め、この天体のフレアの頻度について検討を
行いたい。
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双子連星を用いた星の年齢と自転の関係の検証
小川 涼 (大阪大学大学院 理学研究科)

増田賢人 (大阪大学), 佐藤文衛 (東京科学大学), 田實晃人 (国立天文台),

泉浦秀行 (国立天文台), 大宮正士 (アストロバイオロジーセンター/国立天文台)

Abstract

年齢が既知の太陽より若い星団における自転の観測から、太陽型星の自転は年齢とともに遅くなる。年齢が
わかる星団の星に対して自転と年齢の関係を調べ、それを星団外の星に対して適用すれば、自転からその年
齢を推定することができる。しかし、星団外の比較的老いた恒星において、これらの関係は十分に確立され
ていない。本研究では、双子連星を用いて、星団外の恒星で質量と年齢の関数として自転速度が一意に決ま
るかどうかを調査する。双子連星とは、ほぼ同じ質量を持ち、ほぼ同時期に形成されたと考えられる連星系
である。Gaia衛星のデータから発見された双子連星に対して、せいめい望遠鏡/GAOES-RVで高分散分光
スペクトルを取得し、吸収線の広がりから射影自転速度 v sin i を測定した。さらに、自転軸が等方的である
という仮定のもと、連星間の自転速度のばらつきを推定した。その結果、得られた自転速度のばらつきは、
若い散開星団における値と比較して大きく、老いた恒星で自転を用いた年齢推定に限界がある可能性を示唆
している。

1 Introduction

1.1 自転を用いた年齢推定法
年齢は恒星を特徴づける最も基本的な量のひとつ

であるが、推定は一般に困難である。その推定手法
の一つである gyrochronology は、恒星の自転が年齢
とともに減速するという性質を利用した方法である。
物理的には、自転の減速は磁化された恒星風による
角運動損失に起因すると考えられており、初期に自
転が速い恒星ほど磁場が強くより短時間で自転速度
が減少するため、ある年齢以降では自転速度が初期
値に依存しなくなると解釈されている。自転と年齢
の関係は、主に太陽型星に対して、よく決まってい
ることが知られており、黒点による光度曲線の変動
から比較的容易に自転周期を測定できるため、実用
性が高い。実際には、自転周期には年齢だけでなく
質量への依存性も存在する。自転周期は年齢と質量
を変数として、図 1のような関数となる。この関数
を用いれば、自転周期と質量から年齢を推定できる。

1.2 gyrochronologyの問題点
このような関係を構築するためのサンプルは、HR

図から比較的年齢が調べられる若い星団の年齢範囲

図 1: Bouma et al. (2023)における有効温度 (質量)

と自転周期と星団の年齢を表した図。300Myr以下の
若年星や低温 (低質量)星においては自転周期の不定
性が大きくなっているが、それ以外の範囲では年齢
と質量の関数として、自転周期がよく決まっている。

に限定されているため、適用範囲は若い年齢に限ら
れる。例えば、このような関係を構築した研究の一
つである Bouma et al. (2023) では、そのサンプル
は、80 Myr から 2.6 Gyr の星団を構成する星に限
られている。そのため、老いた年齢領域での関係は
調べられておらず、それ以前に、この関係が成立す
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るかも調べられていない。

1.3 研究の目的
もし老いた年齢領域でもこの関係が成立し、gy-

rochronologyをより幅広い年齢領域に拡張できれば、
星の年齢推定がより容易になる。老いた年齢領域を
調べるために、フィールド星に着目する。フィール
ド星とは星団に属しておらず、孤立して存在してい
る星である。フィールド星の多くは、かつて星団に
所属していたが、時間の経過とともに銀河の潮汐力
や近傍星との重力的相互作用によって星団が崩壊し、
そこから散逸したものと考えられている。このよう
な背景から、フィールド星の年齢分布は散開星団の星
と比べて広く、かつ平均的に高齢である傾向がある。
本研究では、星団を構成する星よりも老齢のフィー
ルドのFG型星に着目し、質量と年齢と半径がほぼ等
しい双子連星における自転速度がどの程度揃ってい
るかを調べることで、自転周期が年齢と質量によっ
て一意に決まっているかを検証する。これにより、
gyrochronology の適用範囲を従来の若年星から高齢
星へと拡張可能かどうかを評価し、高齢領域におけ
る年齢推定手法としての有効性を検証することを目
的とする。

2 Methods/Instruments

and Observations

2.1 検証の方法
検証は、フィールドの実視双子連星（Visual Twin

Binary）の自転速度をそれぞれ測定・比較することで
行う。双子連星とは、視線上の位置・年周視差・固有
運動が非常に近く、色や明るさ、質量が非常によく似
た星同士で構成される連星系を指す。その性質上、両
星は同じ年齢を持つと考えられている。Gaia EDR3

に基づいた広範な探索により、天球上の位置・年周視
差・固有運動が極めて近い恒星対として、約 100 万
個におよぶ実視連星が同定されている。さらに、そ
の中には質量比が 1 に近く、色も似ている双子連星
が多数含まれていることが示されている (El-Badry

et al. 2019)。もし年齢と質量によって自転が一意に

決まっているならば、同じ年齢、質量、半径の双子
連星の自転速度は同じになるはずである。

2.2 ターゲット・観測
ターゲットは有効温度がおよそ 6000-6500K程度

と推定される実視双子連星 21組 42個である。これ
は図 1における左端の領域のフィールド星を調べる
ことに相当している。せいめい望遠鏡/GAOES-RV

でこれらのターゲットの高分散分光スペクトルを取
得した (Proposal ID:23B-N-CN09, PI: Masuda)。

2.3 解析手法
星が自転していると、自転速度によるドップラー

シフトでスペクトルの吸収線の幅が広がる。これを
用い、取得した高分散分光スペクトルの幅から星の
自転速度を求める。ただし、ここで得られる自転速
度は、観測者の視線方向に対する射影自転速度 v sin i

（sin iは自転軸と視線方向とのなす角の正弦）であり、
sin iの不定性が残る。解析は有効温度（Teff）、金属量
（[Fe/H]）、表面重力（log g）、射影自転速度（v sin i）
などをパラメータとしたモデルを用いて、ベイズ推
定によって、v sin iを含むこれらパラメータの事後
分布を評価した。図 2に高分散スペクトルデータと
パラメータ推定によって得られたモデルの例を示す。
この結果求められる v sin iには sin iの不定性がある

図 2: 高分散スペクトルデータとパラメータ推定に
よって得られたモデル。

が、自転軸の向きが等方的に分布しているという仮定
から sin iの確率分布を求めることで自転速度 vを導
出する。さらに、連星で自転速度 vがどの程度揃っ
ているかを調べるために、連星の自転速度の比の対
数 ∆ln v = ln(v1/v2) を確率変数とする確率密度関
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数が、N (0, σ2)で表せると仮定し、階層ベイズ推定
(Hogg et al. 2010) によって、自転速度のばらつき σ

を推定した。

3 Results

それぞれの連星に対して射影自転速度 v sin i を測
定した結果を図 3に示す。図 3より、連星ペアにお

図 3: 横軸は連星の一方の射影自転速度 v1 sin i1、縦
軸は他方の v2 sin i2。

ける v sin i は、v1 sin i1 = v2 sin i2 に対応する y = x

の直線の周囲にばらついて分布していることがわか
る。このばらつきは、主に以下の 2つの要因に起因
すると考えられる：

• 自転軸の傾き i が異なることによるばらつき

• 自転速度 v が異なることによるばらつき

前者については、自転軸の向きが等方的であると仮
定することで、ばらつきを知ることができる。後者
については、連星の自転速度の比 ∆ln v = ln(v1/v2)

が平均 0、標準偏差 σ の正規分布に従う（すなわち対
数正規分布）と仮定し、階層ベイズ推定 (Hogg et al.

2010)を行った。これによって得られた σ の事後分布
を図 4に示す。この推定値 σ = 0.43 は、連星の自転
速度 v が統計的に e−0.43 ∼ 0.65 倍から e0.43 ∼ 1.53

図 4: 対数自転速度差 ∆ln v のばらつき σ の事後分
布。最大事後確率を与えるのは σ = 0.43。

倍の範囲にあることを意味する。すなわち、およそ
50%程度のばらつきが存在する。双子連星で半径は
ほぼ等しく、自転周期 P = 2πR

v であるので、自転周
期で比べても同じく 50%程度のばらつきである。

4 Discussion

Bouma et al. (2023)では、太陽程度の質量や年齢
を持つ星の自転周期のばらつきは数日程度であると
される。それと比較すると、本研究で得られたばら
つきは顕著に大きく、高齢星において自転速度が一
意に定まらない可能性を示唆している。このような
状況では、高齢星において自転周期を用いた年齢推定
（gyrochronology）は信頼性が低下することになる。
gyrochronologyの基本前提である「年齢と自転周期
の関係」が一意的であるという仮定が崩れるためで
ある。この結果は、星が年齢とともに何らかのプロ
セスによって自転進化の経路が多様化することを示
している可能性がある。たとえば、磁気ブレーキに
よる角運動量散逸の効率が年齢や磁場構造の変化と
ともに大きく異なる可能性がある。実際、van Saders

et al. (2016)は、特定の年齢以降に磁気ブレーキが
効かなくなる「weakened magnetic braking」の存在
を提案しており、磁気ブレーキが効かなくなる年齢
が星ごとに異なれば、異なる自転となる可能性が考
えられる。
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5 Conclusion

本研究では、質量・年齢が等しいと考えられるフィー
ルドの双子連星における射影自転速度 v sin iを測定・
比較することで、自転速度が年齢および質量によっ
て一意に決まっているかどうかを検証した。その結
果、連星間で自転速度におよそ約 50%のばらつきが
存在することが明らかとなった。このばらつきは、
実際の自転速度が顕著に異なる可能性を示唆してい
る。先行研究では、太陽程度の質量を持つ星の自転
は年齢とともに一意に進化すると考えられていたが、
本研究の結果は、高齢星ではその関係が破れている
可能性を示すものである。このことは、高齢星に対
して gyrochronology を適用する際の限界を示して
おり、今後の高齢星の自転進化モデルの見直しや、
gyrochronologyの改善に資する重要な観測的制約と
なる。
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観測ロケット実験FOXSI-3によるGiant Arcadeにおける超高温成分
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Abstract

Focusing Optics X-ray Solar Imager 3 (FOXSI-3) は 2018年 9月 7日に打ち上げられた太陽 X線集光撮
像分光観測ロケット実験であり，およそ 5分間にわたって太陽全面を観測した．FOXSI-3は軟 X線での集光
撮像観測を世界で初めて実現し，時間・空間分解された X線のスペクトルの取得に成功した．FOXSI-3の観
測では，2 keV以上の X線を放出している領域として，活動領域や X線輝点の他に，長さ約 200 Mmの巨大
なアーケード構造（giant arcade）が見られた．この構造は，6時間ほど前のフィラメント噴出に伴って形成
されたと考えられる．giant arcadeは，フィラメント噴出後にしばしば軟 X線で見ることができる巨大な構
造であり，1990年代から 2000年代にかけて Yohkoh/SXTを用いた観測が盛んに行われていた (McAllister

et al. 1996 など)．Yohkoh/SXTで観測された 17個の giant arcadeについて統計的に解析した Yamamoto

et al. 2002では，ピーク時の温度が静穏コロナよりも高い 1.8-4.4 MKであり，密度は静穏コロナとほぼ同
じであるという報告がなされている．
我々は，FOXSI-3の X線のスペクトルデータを用いて giant arcadeの温度・密度解析を行った．その結果，
Yamamoto et al. 2002 で報告されていた数百万度の高温成分に加えて，超高温 (約 9MK)かつ低密度 (静穏
コロナの 1/10)の成分を検出した．この成分は，Yohkoh/SXTと同様の広帯域 X線フィルターを用いた観
測装置である Hinode/XRT では検出されておらず，FOXSI によって初めて検出された温度成分と言える．
超高温成分の空間分布を確認したところ，アーケード構造の頂上部分は，足元に比べて温度が高いことがわ
かった．超高温成分の温度・密度と，空間分布から，超高温成分は継続的な磁気リコネクションに伴って発
生するアウトフローによって加熱されたと考えられる．

1 Introduction

太陽には，光球と呼ばれる太陽表面の上に，彩層，
コロナといった大気が広がっている．コロナの温度
はおよそ 1 MK であり，その観測には X 線や極端
紫外線がよく用いられている．コロナ中では太陽フ
レアとよばれる急激な増光現象や，フィラメントと
呼ばれる 0.1 MK程度の高密度な雲状の構造が見ら
れることがある．また，giant arcadeと呼ばれる巨
大なアーケード構造もたびたび観測されている (e.g.,

McAllister et al. 1992)．
giant arcadeは，特にYohkoh衛星に搭載されてい

る Soft X-ray Telescope (SXT, Tsuneta et al. 1991)

を用いて，1990年代から 2000年代にかけて多く観測
され，その形成過程や形成機構について多くの議論
が行われた．giant arcadeの持続時間はおよそ数時間
から 30時間であり，その長さは大きいもので太陽半

径程度と，フレアと比べて時間的にも空間的にも大
きな現象である．したがって，単位時間，単位面積あ
たりの解放エネルギーはフレアよりも小さいが，全
解放エネルギーはフレアと同じぐらいであり，太陽で
も最大級のエネルギー規模の現象である (Shibata &

Magara 2011)．Yohkoh/SXTとHα線画像の同時観
測から，Giant Aracdeはフィラメント噴出に伴って
発生するということが確認された (e.g., Hanaoka et

al. 1994)．Yamamoto et al. 2002 は，Yohkoh/SXT

で観測した 17の giant arcadeについて統計的に調査
し，それら全ての温度と密度を求めた．その結果，コ
ロナの温度，密度がそれぞれ約 2 MK, 108 cm−3だっ
たのに対して giant arcade の温度が 4 MK 以下で，
密度が約 108 cm−3であると報告していた．この結果
から，giant arcadeの温度は静穏コロナとほぼ同じ
であり，密度は静穏コロナとほぼ同じであった．さら
に，観測した 17のアーケードについて，Shibata &
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Yokoyama 1999, 2002で提唱されたフレアモデルを
仮定して求めた giant arcadeのループ長と，観測した
ループ長がほぼ一致していたことから，giant arcade

の形成機構はフレアモデルと同じ形成機構，すなわ
ち磁気リコネクションで説明できると報告された．ま
た，Shiota et al. 2005では，フレアと同じモデルを
採用して数値計算を行い，giant arcadeで見られる
カスプ型を再現した．しかしながら，Masuda et al.

1994などのフレアで観測されたような，磁気リコネ
クションに伴う衝撃波によって加熱された超高温の
成分はこれまで検出されたことはなかった．
同様の現象は，Hinode衛星 (Kosugi et al. 2007)

に搭載されている X-ray Telescope (XRT, Golub et

al. 2007)でのX線画像や Solar Dynamics Observa-

tory (SDO, Pesnell et al. 2012) に搭載されている
Atmospheric Image Assembly (AIA, Lemen et al.

2012)などの極端紫外線 (EUV)画像でも確認されて
いる．しかし，EUV画像では X線の画像ほど明確
にアーケード構造を確認できず，giant arcadeの解
析には X線を用いる必要がある．
本研究で用いる giant arcadeの観測装置は，太陽

X線集光撮像分光観測ロケット実験 Focusing Optics

X-ray Solar Imager (FOXSI)である．FOXSIは，太
陽から放出される X線スペクトルを時間・空間分解
して取得することができる観測ロケット実験であり
(Krucker et al. 2014)，これまで 4度のフライトに成
功している．その 3回目のフライトである FOXSI-3

では，CMOS検出器 (Narukage et al. 2020)が搭載
され，世界初となる軟 X線での集光撮像分光観測を
行った．この CMOS検出器は，最短 4 msという短
い露光時間によって光子計測を行うことにより，時
間・空間分解された X線スペクトルを得ることがで
きた．また，FOXSI-3は，極小期の太陽全面を観測
し，活動領域やコロナホールの他に，giant arcadeも
観測した．
本研究は，FOXSI-3の軟X線データを用いた初め

ての解析的研究であり，FOXSI-3 が観測した giant

arcadeについて，集光撮像分光観測という新たな観
測手法を用いてその温度構造を調査した．

2 Observation

FOXSI-3は，2018年 9月 7日 17:21に打ち上げら
れ，太陽全面を複数のフェーズに分けて観測した．そ
の観測結果を図 1に示す．
図 1に示す全エネルギー光子を用いて描画したイ

メージでも，2 keV以上の光子を用いて描画したイ
メージでも，北西のリム付近の静穏領域上に giant

arcadeがはっきりと確認できた．このことから，giant
arcadeは高エネルギー現象であることが示唆された．
また，高エネエルギー光子は，東側に比べて西側に
多く集まっていることも確認できた．

図 1: FOXSI-3で観測した太陽全面画像．左が全エ
ネルギーの光子を用いて描画したもので，右が 2 keV

以上の光子を用いて描画したもの．いずれの画像で
も，北西のリム付近に giant arcadeが確認できた．

さらに，FOXSI-3が観測したこの giant arcadeに
ついて，Hinode/XRTと SDO/AIAを用いてその時
系列を追った．その結果，10:30から 11:30にかけて
静穏領域に存在するフィラメントが噴出している様
子が確認でき，その後 SDO/AIA 193 Åや 211 Åで，
東から西にかけてわずかな増光が見られた．東から
西にかけてフィラメントが噴出し，それに沿って増
光が発生したと考えられる．このことは，FOXSI-3

の 2 keV以上の光子が東側よりも西側の方が多かっ
たこととも一致している．
16:37にはHinode/XRTが Synoptic観測を行って

おり，thin-Be フィルターでははっきりと giant ar-

cadeが確認できた．SDO/AIAの各波長や XRTの
Al-mesh, Al-polyフィルターでは，僅かにアーケー
ド構造の形成に伴うと考えられる増光が確認できた
が，構造をはっきりと捉えることはできなかった．ま
た，GOES X-ray fluxでは，顕著な増加は見られな
かった．さらに，GONGのHα線画像やAIAの 1600

Å, 1700 Åでも増光は見られなかった．このことは，
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giant arcade の形成に伴う彩層蒸発は発生しなかっ
たか非常に弱かったことを示唆している．

3 Analysis method

アーケード内部の高温な成分を取り出すため，2

keV以上の光子が 16 × 16 ビニングした時に 8つ以
上入っている領域を giant arcade領域として定義し，
その領域のスペクトルを取り出した．この領域を図
2の Contourで示す．なお，SDO/AIAを用いてこ
の領域を確認したところ，X線輝点が存在している
ことがわかったので，その領域は目視で取り除いた．
また，giant arcadeの下にある静穏コロナをバック
グラウンドとして扱うために，アーケード付近とほ
ぼ同じ緯度にある静穏な領域をバックグラウンドと
して定義した．バックグラウンド領域を，図 2の緑
の四角で示す．XSPECを用いて，バックグラウンド
領域を規格化して引くことにより，アーケードのス
ペクトルを取り出した．取り出したスペクトルに対
して，vapec+vapecパッケージを用いて 2成分フィッ
ティングを行った．アバンダンスとして，各温度成
分で光球またはコロナのアバンダンス (Asplund et

al. 2021)を用いて計 4通りでフィッティングを行っ
た．フリーパラメータは，各温度成分の温度とエミッ
ションメジャー，および輝線が明確に確認できたマ
グネシウムの元素量である．マグネシウムの元素量
は，低温側の成分の元素量をフリーパラメータとし，
高温側の元素量は低温側で求めた元素量と同じ値と
した．フィッティング範囲は，低エネルギー側のキャ
リブレーションの影響を考慮して 1.0 keV以上で行っ
た．また，CMOS 検出器の材質である Si の吸収端
がおよそ 1.83 keVに存在し，そのキャリブレーショ
ンの影響が大きいので，その前後 0.2 keVを除いて
フィッティングを行った．0.2 keVは，FOXSI-3で用
いた CMOSのエネルギー分解能程度 (Narukage et

al. 2020)である．

4 Result

まず，図 2で示したアーケード領域から取り出し
たスペクトルについて，フィッティングを行った．ま
ず，アバンダンスについての評価を行った．その結果，
図 3に示すように，コロナのアバンダンスは，フィッ

図 2: 解析に用いたアーケード領域 (白の contour)

と，バックグラウンド領域 (緑の四角)．左は全エネ
ルギーの光子を用いて描画したもので，右が 2keV以
上の光子を用いて描画したもの．

ティング結果と観測スペクトルの乖離が大きく，光
球のアバンダンスを用いた方がより良いフィッティン
グになることがわかった．また超高温成分について
は，どちらのアバンダンスを用いてもフィッティング
結果は大きく変わらないという結果が得られた．こ
の理由については，超高温成分のフィッティングに大
きく寄与している 2 keV以上のエネルギーにおいて，
輝線がはっきりと受かっていないという理由が考え
られる．また，超高温成分のフィッティングで支配的
なおよそ 2 keV以上のエネルギーで輝線が多く存在
する元素である硫黄は，用いたアバンダンスモデル
では光球とコロナで同じ値を示す．このことも，超
高温成分ではどちらのアバンダンスでも結果が変わ
らない一因であると考えられる．
次に，2成分いずれのアバンダンスも光球のアバン

ダンスとし，Mgの元素量もフリーパラメータとして，
フィッティングを合わせ，温度と Column Emission

Measure (CEM)を求めた．そのフィッティング結果
を図 3 に示す．この結果，高温成分の温度と CEM

は 2.8 MK, 4.9× 1025 cm−5となった．また，超高温
成分の温度と CEMは 9.0 MK, 1.8 × 1023 cm−5 と
なった．

5 Discussion and Conclusion

今回観測した giant arcadeは，フィラメント噴出に
伴って発生していることから，過去に Yohkoh/SXT

などで観測された giant arcadeと同様の現象である
と考えられる．また，アーケードをさらに分割して光
子のエネルギーを比較すると，中心部のエネルギー
がより高いエネルギーを持っていることもわかった．

31



2025年度 第 55回 天文・天体物理若手夏の学校

図 3: 左がコロナのアバンダンスを用いてフィッティ
ングした結果で，右が光球のアバンダンスを用いて
フィッティングした結果である．上の図において，青
い線が 1温度目のフィッティング結果 (高温成分)，赤
い線が 2温度目のフィッティング結果 (超高温成分)

であり，紫の線が最終的なフィッティング結果であ
る．下の図は，観測結果とフィッティングカーブの差
である．

これらのことから，アーケードが磁気リコネクション
によって形成したと考えられる．したがって，磁気リ
コネクションを仮定して，超高温成分のエネルギー収
支を求めた．拡散領域に入るエネルギーと拡散領域か
ら出るエネルギーを，それぞれEin, Eoutとする．ま
た，リコネクションに伴うインフローとアウトフロー
の速度をそれぞれ，vin, voutとし，それらが入射する
面積をAin, Aoutとする．このとき，入力と出力のエ
ネルギーフラックスの釣り合いの式は EinAinvin =

EoutAoutvout と書ける．ここで，リコネクションア
ウトフローの速度は Alfvén 速度と考えられるので
vinと voutの比は Alfvén マッハ数 (MA)になる．ま
た，Ain と Aout の比は，質量保存の式から Aout

Ain
=

ρin

ρout
MA ∼ 30MAとなる．ρin, ρoutの比は，バックグ

ラウンドと超高温成分の CEMの平方根の比から求
めた．したがって，Eout ∼ 30Einとなる．超高温成
分の熱エネルギーは Eth = 3

2nkT ∼ 0.002 erg cm−3

であったのに対して，入力エネルギーは周りの磁場
強度を PFSSモデル (Schrijver & DeRosa 2003)か
ら 0.6 Gと推定して，Ein = B2

8π ∼ 0.019であった．
したがって，Eout ∼ 30Ein ≫ Ethとなり，リコネク
ションのエネルギーは超高温成分を賄えることがわ
かった．
FOXSI-3の観測によって，静穏領域の giant arcade

においておよそ 9 MKの超高温成分を初めて捉える
ことに成功した．FOXSI-3は，フィラメント噴出か
ら 6時間程度経過した後に観測しており，その時間

においても超高温成分が存在していたことから，磁
気リコネクションが数時間にわたって継続していた
ことがわかった．これは，継続的な磁気リコネクショ
ンが静穏領域において発生し，giant arcadeを形成
したということを示す観測的な証拠だと考えられる．
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XRISM による太陽フレアの地球大気反射Ｘ線の観測

倉嶋 順 (宮崎大学大学院 工学研究科)
鈴木寛大, 森浩二 (宮崎大), 勝田哲 (埼玉大),
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中嶋大 (関東学院大), 佐藤浩介 (京都産業大), Eric Miller (MIT), 松下恭子 (東京理科大)

Abstract

Ｘ線分光撮像衛星 XRISM は地球低軌道のため、観測視野が地球に遮蔽される時間帯が∼ 40%存在する。昼
地球 (地球の太陽に照らされた面)を観測している間に強い太陽フレアＸ線が到達すると、地球大気による反射
X線を観測することができる。本研究では、XRISM に搭載されている CCDカメラ Xtend の 2023年 10月
から 2024年 12月における約 1 年分のデータを用いて、太陽フレアの地球大気反射Ｘ線の解析を行った。
M1–X9 クラスフレアの Mg, Si, S, Ar, Ca, Fe の元素組成比を測定し、Katsuda et al. (2020) と同様に、第
一イオン化ポテンシャル (FIP)が高い元素が多い “逆 FIP”効果を示す組成パターンを得た。また、Si, S, Ar

の組成比はフレアの規模が大きくなるにつれて減少するという傾向が得られた。この傾向は、Laming (2021)

による理論予測を支持するものである。また、大きな「有効面積 ×観測視野」をもつ Xtend により、フレ
ア中の元素組成比を 100秒の解像度で測定することに成功し、フレアピーク前に低 FIP元素が増加する傾向
を示す有力な証拠を得た。

1 Introduction

太陽フレアに関する研究は半世紀以上にわたって
精力的に行われてきたにもかかわらず、元素組成比
の挙動を支配するメカニズムはいまだ未解決のまま
である。太陽コロナ中の金属元素の組成比は、光球
に比べて第一イオン化ポテンシャル (FIP) の低い
元素 (e.g., Mg, Si, Fe) が高いことが知られている
(Feldman 1992 ; Dennis et al. 2015)。しかしなが
ら、活動的なフレア領域では、低 FIP元素はむしろ
減少する傾向が報告されており (Doschek & Warren
2019 ; Katsuda et al. 2020)、彩層蒸発によって汲み
上げられた高 FIP元素が多いプラズマの元素組成を
反映していると考えられる。このような組成比変化
を説明する最も有力な理論モデルは、Laming (2021)
によるものである。これは、Alfvén波やファストモー
ド波に関連したポンデロモーティブ力が、低 FIP元
素の増加あるいは減少を引き起こすというものであ
り低 FIP元素と高 FIP元素の組成比パターンをうま
く説明している。

XRISM (X-ray Imaging and Spectroscopy Mis-
sion) は、2023年 9月 7日に打ち上げられた日本で 7
番目のX線天文衛星である (Tashiro, M. et al. 2020,
2024)。XRISM は、広い “grasp” (視野×有効面積)
を持つ CCD カメラ と X線望遠鏡から構成される
Xtend (Mori, K. et al. 2022, 2024; Uchida et al.
2025; Noda et al. 2025) と、Ｘ線マイクロカロリ
メータとＸ線望遠鏡から構成される高分解能分光器
Resolve (Ishisaki, Y. et al. 2018) の 2台の検出器を
搭載している。本研究で使用した Xtend は、0.4–13
keV のエネルギー帯域で 38 分角の視野を持ち、6
keV において FWHM<180 eV の分光性能を持つ。
XRISM は地球低軌道のため、観測視野が地球に遮
蔽される時間帯が∼ 40%存在する。昼地球 (地球の
太陽に照らされた面) 観測時に大規模な太陽フレア
が発生すると、地球大気に反射された太陽フレアＸ
線が極めて強く検出される。そのため、XRISM を
用いて、空間分解はできないものの、太陽フレアＸ
線の分光観測が可能である。
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2 Observations and Data Re-
duction

本研究では、XRISM に搭載された CCD カメ
ラ Xtend による 2023年 10月から 2024年 12月
の期間の観測データを用いた。使用したデータ
は、XRISM の Trend archive (Rev.3) に保存
されており、仰角に関するスクリーニング条件
“ ELV < 0&&NTE_ELV > 0 ” に基づいて抽出さ
れた昼地球データである。データ処理には HEASoft
v6.34 を使用した。スペクトル解析には、C統計量
を用いた XSPEC v12.14.1 および AtomDB v3.0.9
を用いた。Xtend の Redistribution Matrix Files
(RMF) は、xtdrmf により生成し、XRISM CALDB
v20241115 を使用した。Auxiliary Response Files
(ARF) は、視野内に一様な放射を仮定して xaarf-
gen タスクにより生成した。本文・図・表に記載さ
れた誤差はすべて 1σ の信頼区間を示す。

3 Analysis and Results

Xtend を用いて観測した太陽フレアの地球大気反
射Ｘ線スペクトルから、元素組成比パターンおよび
そのフレア規模依存性を測定する。地球大気反射 X
線は、空間的に分解されていない太陽全面の積分さ
れた放射であり、フレア成分と非フレア背景放射の
分離が困難である。このため、本解析ではM1以上
のフレアを対象として元素組成比の測定を行う。
太陽フレアの地球大気反射 X線スペクトルから元

素組成比を測定するために、Katsuda et al. (2020)
によって提案された手法を採用する。これは、太陽フ
レア放射を多温度熱プラズマモデル (DEMモデル)
で表現し、測定された等価幅を元素組成比に変換する
ものである。DEMモデルには、XSPECの cevmkl
モデルを用い、最大電子温度として kTmax = 3.5 keV
を設定する。α は放射量 (EM) が電子温度の何乗に
比例するかを決める指数である。この α を変化させ
て複数の DEMスペクトルをシミュレートし、スペ
クトルモデルに基づく等価幅を評価する。最適な α

値は、観測された Si XIV/XIII の強度比によって決
定される。この手法により、観測された等価幅を元
素組成比に対応づけることができる。
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図 1: 4 つのフレアクラスにおける Xtend のスペクトルを示す。スペク
トルからは、フレア前のバックグラウンドスペクトルを差し引いている。
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図 3: 3 つの X クラスフレアの Si, S, Ca, Fe の光球値に対する相対的
な元素組成比の時間変化を示す。横軸の時間範囲は、各フレアのピーク時
刻を基準としたときの −400 秒から +400 秒である。
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表 1: 4つのフレアクラスごとに測定したベストフィットパラメータ

Parameter M1–4 M5–9 X1–4 X5–9
Mg XI (eV) 81± 6 54± 4 48± 3 105± 8

Si XIII (eV) 206± 11 151± 6 119± 5 139± 11

S XV (eV) 118± 11 114± 7 84± 6 68± 11

Ar XVII (eV) 117± 26 136± 17 120± 16 86± 24

Ca XIX (eV 80± 19 104± 12 115± 10 115± 17

Fe (6.675 keV) (eV) 1344± 153 1253± 80 1300± 48 977± 57

Fe (6.537 keV) (eV) 658± 608 406± 160 389± 82 248± 112

Si XIV–XIII flux ratio 0.202± 0.015 0.308± 0.007 0.448± 0.006 0.286± 0.028

Alpha of DEM model −0.85± 0.06 −0.398± 0.009 0.0352± 0.0005 −0.48± 0.05

Power-law norm. (0.5–5.0 keV) 5.77± 0.21 27.01± 0.63 47.43± 1.00 38.28± 1.52

Power-law index (0.5–5.0 keV) 3.01± 0.04 2.61± 0.03 2.25± 0.02 2.09± 0.04

Power-law norm. (5.0–8.0 keV) 11.3± 10.0 56.4± 19.7 21.2± 3.68 2.31± 0.53

Power-law index (5.0–8.0 keV) 3.47± 0.51 3.18± 0.20 1.78± 0.09 0.36± 0.12

図 1 に M1–4, M5–9, X1–4, X5–9 のフレアクラ
スに分けた Xtend のスペクトルを示す。スペクト
ルモデルには、Mg XI, XII、Si XIII, XIV、S XV,
XVI、Ar XVII、Ca XIX、および Feの輝線と、1つ
の powerlaw 連続成分が含まれる。各フレアに対し
てフレア直前のスペクトルを抽出し各フレアクラス
ごとに背景スペクトルを作成した。表 1にスペクト
ルモデルとベストフィットパラメータを示す。得ら
れた元素組成比は表 2に記載されており、図 2では
FIP に対する関数として示す。
さらに、本研究では Xtend の広い視野を活かし、

3つの X9.0, X3.4, X1.6 のフレアについて、数百秒
スケールの短期変動を評価した。図 3に、GOESの
X線フラックスにおけるフレアピーク時刻周辺の組
成比の変動を示す。X9.0およびX3.4のフレアでは、
ピークの約 100秒前に組成比の増加が一貫して見ら
れ、特に Caにおいて顕著に組成比が増加している。

表 2: 4つの異なるフレアクラスに対して測定した光
球値に対する元素の組成比

Element M1–4 M5–9 X1–4 X5–9
Mg 1.24± 0.10 0.77± 0.05 0.67± 0.05 1.86± 0.16

Si 1.76± 0.10 1.11± 0.05 0.82± 0.04 1.00± 0.08

S 0.81± 0.08 0.78± 0.05 0.54± 0.04 0.42± 0.07

Ar 2.75± 0.60 3.59± 0.45 2.88± 0.37 1.54± 0.43

Ca 1.63± 0.40 2.65± 0.30 3.27± 0.29 3.28± 0.50

Fe 1.15± 0.21 1.05± 0.09 1.10± 0.07 0.78± 0.26

4 Discussion

本研究における元素組成比パターンは、同様の手
法を用いた先行研究 (Katsuda et al. 2020) と概ね一
致しており、S の組成比が最も低く、低 FIP, 高 FIP
元素の組成比が相対的に高い傾向を示す。これは逆
FIP効果の兆候を示している (図 2)。X5–9 クラスの
フレアでは、Fe、Si、S、Ar の組成比が低く、Ca お
よび Mg の存在度が高いという傾向が見られた (図
2)。これは、X5.4 以上のフレアクラスを対象とした
Katsuda et al. (2020) の結果と一致する。一方で、
より小規模なフレアにおいては、Caおよび Mgを除
き、全体的に元素存在度は高い傾向にある。今回新
たに測定された Fe の組成比は Si に近い値を示して
いる。これらの元素組成比は、低 FIP元素がコロナ
において上向きポンデロモーティブ力により濃縮さ
れるという理論的予測 (Laming 2021) と整合する。
また、M1 から X9 までの各フレアクラスにおけ

る組成比パターンを明らかにした。その中で、フレ
ア規模が大きくなるにつれて、Si、S、Ar の存在度
が減少する傾向が見られた。この傾向は、A および
B クラスの小規模フレアにおいて、Mg、Si、S の存
在度が光球値とほぼ同等であることを示した先行研
究 (Mondal et al. 2021; Nama et al. 2023) と一致
する。Ca の組成比は光球値の 2～3倍であり、理論
予測値 (Laming 2021) をも上回る。理論予測値より
高い Ca の組成比は、これまでの研究 (Dennis et al.
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2015; Katsuda et al. 2020; Sylwester et al. 1984,
2022) でも示唆されている。

3回の Xクラスのフレアの短時間スケールにおけ
る進化を追跡した結果、低 FIP 元素である Si、S、
Ca、Fe の組成比が、フレア開始の約 100秒前とい
う時間スケールで増加する傾向が確認された (図 3)。
これは、フレア開始時において、低 FIP元素が豊富
に存在していることを示しており、これは低 FIP元
素が枯渇した彩層プラズマと混合される前の、コロ
ナ本来の組成比パターンを反映していると考えられ
る。この傾向は、Warren (2014) による先行研究と
一致する。この現象は、彩層物質の上昇流によって
説明される。その後、フレアの減衰期にかけてコロ
ナの成分が増加することで、コロナの組成が回復し
ていく過程を示していると考えられる。

5 Conclusion

Ｘ線分光撮像衛星 XRISM は、太陽フレアの地球
大気大気反射Ｘ線を昼地球期間中に観測している。本
研究は、天体観測の副産物である昼地球観測データ
が、太陽物理学において高い科学的価値を有するこ
とを示した。我々は、1年間のデータセットを用い、
M1―X9クラスのフレアにおける Mg、Si、S、Ar、
Ca、Feの元素存在量を測定した。これは、反射によ
るスペクトルの変形を考慮し、観測された輝線の等
価幅から元素組成比へ換算する手法により行ったも
のであり、Katsuda et al. (2020) によって主張され
た逆 FIP効果を同様の手法で確認したものである。
さらに本研究では、Si、S、Arの存在量がフレアの
規模によって変化することを新たに発見し、これは
Laming (2021) の理論予測と整合する結果であった。
一方、Ca の組成比は逆の傾向を示し、依然として謎
を残すものの、Sylwester et al. (2022) の先行研究
と矛盾しない結果である。Xtendの大きな grasp を
活かし、100秒の時間分解能で元素存在量の時間変
化を追跡することに成功し、フレアピークの前段階
において低 FIP元素が増加する証拠を得た。以上よ
り、XRISMは太陽物理学の分野において強力なツー
ルとなり得ることが実証された。
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X線分光撮像衛星XRISM搭載Xtendを用いた
2024年8月磁気嵐時における太陽風電荷交換X線イベントの解析

管野大二郎 (東京都立大学大学院 理学研究科)

Abstract

太陽風電荷交換反応（Solar Wind Charge eXchange, SWCX）は、太陽風に含まれる高電離重イオンが地
球磁気圏に侵入し、地球周辺に広がる中性大気と電荷を交換する過程で、一時的に励起状態となったイオン
が基底状態へ遷移する際に X線を放出する現象である。すざく衛星などにより、本放射は X線観測におけ
る前景放射の一つとして知られている一方で、太陽風に含まれるイオンの電離状態を特定する手段にもなり
得る。しかし、従来の X線観測衛星では視野や感度の制約から、Mg や Siといった重元素からの SWCX放
射の検出例は少なく、SWCX観測からそれらの電離状態が特定された例は少ない。2023年 9月に打ち上げ
られた X線分光撮像衛星 XRISMに搭載されている CCDカメラ Xtendは、すざく衛星に比べて約 4倍の
視野（38.5’× 38.5’）を持ち、バックグラウンドも低いため、SWCXのような視野内に広がった放射に対し
て世界最高の感度を持つ。本研究では、2024 年 8 月の大規模な磁気嵐時（Dst 指数：約 -200 nT）におけ
る発光イベント（観測天体：IRAS F05189-2524、観測期間：2024 年 8 月 9 日～13 日、露光時間：約 150

ks）の時間変動および増光スペクトルの詳細解析を行った。観測後半で軟 X線（0.3–3 keV）が有意に増光
し、ACE衛星による太陽風密度・速度データと良い相関が見られた。また、増光成分を複数ガウシアンモデ
ルでフィットした結果、OVII や NVI などからの輝線が強い強度で検出されたのに加え、すざく衛星では検
出例の少なかったMgXIや SiXIIIなどからの強い輝線が複数検出された。本講演では、これらの解析手法と
AtomDB charge exchange モデル を用いた考察について報告する。

1 Introduction

太陽風電荷交換反応（Solar Wind Charge eX-

change, SWCX）は、太陽風に含まれる高電離イオ
ンが中性大気から電子を捕獲し、一時的に励起状態
となった後、基底状態へ遷移する際に X線を放出す
る現象である。1996年ROSAT衛星により彗星から
の X 線放射が観測され（Lisse et al. 1996）、のち
に SWCX によるものであることが明らかとなった
（Cravens 1997）。以降、地球磁気圏においても多数
の SWCX 放射が観測されている（Fujimoto et al.

2007; Ezoe et al. 2011; Ishikawa et al. 2013; Ishi et

al. 2019 など）。
太陽活動に伴い発生するフレアやコロナ質量放出

（Coronal Mass Ejection, CME）は、静穏時よりも
高温かつ高電離状態のイオンを太陽風として惑星間
空間へ放出する。これにより、C や O などの軽元
素に加え、Mgや Siといった中程度の重元素による
SWCX放射も増加する（Carter et al. 2010; Ishi et

al. 2019; Asakura et al. 2021）。このような放射の

観測は、ACEなどの太陽風観測機器では観測が困難
な重イオンの電離状態を X線を通じて間接的に推定
する手段として有用である。太陽風の電離状態を明
らかにすることはコロナ内部の温度分布や加熱機構
を解明することに繋がるため、その科学的意義は大
きい。しかし、従来のX線観測衛星では視野が狭く、
SWCXのような空間的に広がった放射に対する感度
は十分ではなかった。特に、Mgや Siによる輝線の
検出例は限られていた。
2023年 9月に打ち上げられた X線分光撮像衛星

XRISMに搭載されたCCDカメラXtendは、従来の
すざく衛星の約 4倍の視野を持ち（38.5’× 38.5’）、
バックグランドも低いため SWCX のような広がっ
た放射に対して世界最高の感度を持つ（Noda et al.

2025; Uchida et al. 2025）。本研究では、Xtendに
よって観測された 2024年 8月の大規模な磁気嵐時の
X線発光イベントデータを解析し、得られたスペク
トルから AtomDB charge exchange (ACX) モデル
による制約を行った。
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2 Analysis

2.1 Image

図 1にXtendによって取得された観測視野のイメー
ジを示す。Xtendは視野 18.9’× 18.9’ の CCD 4枚
（CCD1–4）で構成されており、中心から各方向にそ
れぞれ 4.7’ずつ離れた CCD2上に光軸が存在する。
光軸上の明るい天体はセイファート 2型銀河「IRAS

F05189−2524」である。観測は 2024年 8月 9日～13

日にかけて行われ、露光時間は約 150 ksであった。
視野内に複数存在する点状の X線源は SWCX放射
とは無関係な天体からの放射である可能性が高いた
め、点源カタログ1を用いて位置情報を取得し、検出
領域を除去した。図 2は、点源除去後のイメージであ
り、光軸周りに拡散した X線放射が見られる。以降
の解析では、この点源除去後のデータを用いた。

図 1: 点源除去前のイメージ。白丸は光軸の位置を表
す。エネルギー領域は 0.3–3.0 keV。

図 2: 点源除去後のイメージ。エネルギー領域は 0.3–

3.0 keV。

1https://simbad.u-strasbg.fr/simbad/sim-fbasic

2.2 Light curve

図 3に、Xtendによる各エネルギー領域の X線ラ
イトカーブ、太陽風観測衛星 ACE2による陽子速度
および密度の時間変動、ならびに京都大学・地磁気
世界資料解析センター3によるDst指数を示す。観測
後半に、軟X線（0.3–3.0 keV）の有意な増光が確認
された。この増光とほぼ同時期に太陽風速度および
密度が増加したことから、SWCXに起因する放射で
ある可能性が高い。また、この期間に Dst指数は約
−200 nTまで低下しており、大規模な磁気嵐が発生
していたことが示される。これらの結果は、地球磁
気圏への高密度・高速な太陽風の流入が SWCX放射
の増加を引き起こしたことを示唆している。
また、OVIII（0.52–0.6 keV）、SiXIII（1.75–1.9 keV）

の輝線が支配的なエネルギー領域のライトカーブを
個別に抽出したところ、OVIIIは 8月 11日 12時ご
ろ、SiXIII輝線は 8月 12日 6時ごろにそれぞれ増光
が始まり、両者の増光開始時刻に差が見られた。こ
れらの結果から、増光期間中に SiXIIIを含むより高
温の別の CMEが地球磁気圏に到達した可能性が示
唆される。この増光の時間差を考慮し、観測期間を
増光前（stable）と増光後（flare）に大別し、さらに
flare期間のうち、以下の 2つのサブフェーズを定義
した。

1. Siの増光を含まない期間（flare1）

2. Siの増光を含む期間（flare2）

2.3 Spectrum

まず、stable期間のスペクトルをバックグラウン
ドとして使用し、flare期間のスペクトルに対して、
XSPEC（Version 12.15.0）のガウシアンモデル（幅
0、中心のエネルギーを固定）によるフィッティング
を行った（図 4）。SWCX モデルには Bodewits et

al.（2007） を採用した。本モデルは CV, CVI, NV

I, NVII, OVII, OVIII の各イオンに対して、衝突速度
(200, 400, 600, 800, 1000 km s−1) 毎の輝線比を計算
したものである。flare期間中の平均太陽風速度は 472

km s−1 であったため、400 km s−1 の値を用いた。Fe,
Ne, Mg, Siについては、過去の検出例 (Carter et al.

2https://izw1.caltech.edu/ACE/ASC/browse/view_browse_data.html
3https://wdc.kugi.kyoto-u.ac.jp/dstdir/
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図 3: 0.3–3.0 keV, 0.52–0.6 keV(OVIII), 1.75–1.9 keV(SiXIII)のライトカーブ（XRISM/Xtend）、陽子の速
度、密度の時間変動（ACE）、Dst指数（京都大学・地磁気世界資料解析センター）。

2010; Ishi et al. 2019; Asakura et al. 2021)を参考
に再現した。その結果、電荷交換反応に特有なOVII

や NVI などの輝線が検出された。加えて、MgXIや
Si XIII 由来の輝線も確認され、それぞれ 5.15± 0.23

LU、2.00± 0.21 LU（LU : counts s−1 cm−2 str−1）
という高い強度で検出された。
次に、SWCXによるスペクトルを再現するモデル

として、ACXモデル（Version 2.3.1）を用いて解析
を行った。Asakura et al.（2021）に基づき、flare1

および flare2のスペクトルに対して、温度およびア
バンダンスを元素ごとに個別に設定してフィッティン
グを実施した。アバンダンスは太陽組成に対する相
対値として定義されている。本解析では、各元素ご
とに設定するため、発光強度とも連動し、相対値し
か得られない。そこで各元素の発光強度を同じにし、
全ての元素のアバンダンスを酸素の値で規格化した。
表 1、表 2にフィッティングによって得られた温度お
よびアバンダンスパラメータを示す。
C, Oを除き、 flare2の温度パラメータは flare1と

比較して高い傾向を示した。これは flare2に対応す
る CMEがより高温の環境で電離された可能性を示
唆している。さらに、GOES衛星のX線フラックス

図 4: ガウシアンモデルによるフィット結果
（χ2/d.o.f = 505.46/431）。色の違いは各元素の輝
線に対応する。

データ4および CCMC CME Scoreboard5によると、
flare1の CMEに対応するフレアはM 5.0クラスで
あったのに対し、flare2のCMEに対応するフレアは

4https://lasp.colorado.edu/space-weather-portal/
5https://kauai.ccmc.gsfc.nasa.gov/CMEscoreboard/
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表 1: ACXモデルによる flare1のパラメータ。温度の
誤差は 1σ。アバンダンスは全て酸素の値で規格化。

元素 温度（keV） アバンダンス
C <25.81 1.74

N – 1.68

O 0.26± 0.01 1(fixed)

Ne 0.39± 0.01 1.68

Mg 0.57± 0.02 2.99

Si 0.45± 0.40 6.36

Fe 0.68± 0.05 8.19

表 2: ACXモデルによる flare2のパラメータ。温度の
誤差は 1σ。アバンダンスは全て酸素の値で規格化。

元素 温度（keV） アバンダンス
C <7.55 2.27

N 0.20± 0.09 4.51

O 0.20± 0.01 1(fixed)

Ne 0.46± 0.01 1.08

Mg 0.70± 0.02 2.32

Si 0.97± 0.05 1.04

Fe 0.83± 0.03 10.63

X 1.3 クラスであった。したがって、より高強度のフ
レア（X1.3）がより高温の CMEを生成し、スペク
トルにも温度差として反映されたと解釈できる。な
お、アバンダンスは多くの元素について誤差が大き
く、今回の観測では制約が難しかった。

3 Summary

X線分光撮像衛星 XRISMに搭載された Xtendを
用いて、2024年 8月に発生した大規模な磁気嵐時の
SWCX放射を解析した結果、従来の衛星では検出例
が限られていたMgや Siなどの中程度の重元素によ
る SWCX放射の検出に成功した。さらに、ACXモ
デルを用いたスペクトル解析により、各元素の電離
状態を個別に推定することが可能となった。これに
より、太陽フレアの強度に応じて CMEの電離状態
が異なることが明らかとなった。 以上の結果から、
SWCX観測が太陽風のイオンの電離状態を特定する
新たな手法として有効である可能性が示された。
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中間高度の磁束管形状が太陽風速度に与える影響
戸頃 響吾 (東京大学大学院 理学系研究科)

共著者 庄田 宗人 (東京大学) 今田 晋亮 (東京大学)

Abstract

太陽風速度は宇宙天気およびその予測における主要な要素の一つである。その予報においては、計算コストを
軽減するために経験則が広く用いられている。なかでも有名な経験則の一つにWang-Sheeleyモデル (Wang

& Sheeley 1990; Arge & Pizzo 2000)がある。このモデルでは、コロナの基底部から十分遠方にかけて磁力
線がどの程度断面積を拡大させるかを表す expansion factorを特徴量として用いている。しかしこの経験則
はスードストリーマーという一部の太陽風の速度を過大評価する可能性が指摘されている (Riley et al. 2015;

Arge & Pizzo 2000)。これはスードストリーマーでは磁力線が非単調に拡大し、拡大率が途中でピークを持
つことが一因である可能性がある。また拡大率の値よりも、拡大が生じる高さが重要であることも観測研究
から示唆されている (Dakeyo et al. 2024)。これらの知見は、コロナ基底部から収束するまでの中間領域に
おける磁力線の形状が太陽風速度において重要である可能性を示唆している。
本研究では、コロナ基底部からソース面にかけての磁力線形状の変化が太陽風速度に与える影響について、
物理モデルに基づいて包括的に評価した。またモデル計算に用いることのできる観測可能なパラメータにつ
いても検討を行った。その結果、中間領域における磁力線形状の違いにより、太陽風速度が最大で 300 km

s−1 低下する可能性があることがわかった。さらに太陽風速度との相関に関しては、コロナベース磁場強度
を拡大率で割った値を積分したものが最も強い相関を示した。

1 Introduction

太陽風は恒常的に太陽から吹く超音速プラズマ流
である。太陽風は地球磁気圏を始め太陽圏の至ると
ころで衝撃波の形成や伝搬に関わる様々な現象を起
こすため、宇宙天気という観点で重要な現象である。
これらの現象の被害を減らすために前もってこれら
を予測することは宇宙天気予報と呼ばれている。宇
宙天気予報においてはその時の観測データを用いて
太陽風の速度をはじめとする諸パラメータを予測す
る必要があるが、予報のためにはこの予測が素早く
行えることが重要である。この目的のために、太陽
磁場のデータ及びモデル計算を用いて太陽風速度経
験則がよく用いられている。
太陽風速度経験則の中でも有名な経験則として

Wang-Sheeley(WS)モデル (Wang & Sheeley 1990;

Arge & Pizzo 2000)がある。WSモデルはコロナの
基底部から十分遠方にかけて磁力線がどの程度断面
積を拡大するかを表す expansion factorf∞というパ
ラメータと太陽風速度が負の相関を持つという経験
則である。この経験則は太陽風加速が起きる各磁束管

についての物理的パラメータを用いておりかつ計算
が容易な点で優位性がある。しかしその一方で、スー
ドストリーマーと呼ばれる構造から出る太陽風の速
度を過大評価する可能性が指摘されている (Riley et

al. 2015; Arge & Pizzo 2000)。スードストリーマー
は同一な磁場極性を持ったコロナホールの境界領域
であり、比較的低速な太陽風の源として考えられて
いる。スードストリーマーの特徴としてはコロナの
途中で急速に磁束管拡大しその更に高高度で縮小す
るため expansion factorは比較的小さいという複雑
な構造を持ち、この非単調性がWSモデルの破綻の
一因である可能性がある。また Solar Orbiterのデー
タを用いた比較的新しい観測的研究では、expansion

factorの大きさではなくその拡大が起こる高度 (ex-

pansion height)が重要であるということも報告され
ている (Dakeyo et al. 2024)。これらの観測結果は、
磁束管パラメータについてより詳細な評価が必要で
ある可能性を示唆している。
そこで本研究では、ある開いた磁束管の expansion

factorの大きさだけでなく前述のような非単調性や
拡大高度を変化させたときの太陽風速度変化を理論
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的に調べる。それにより、expansion factorのような
磁場パラメータが持つ太陽風速度への影響をより包
括的に評価する。

2 Methods

本研究では光球面 r = R⊙ から惑星間空間 r =

70R⊙までの1本の磁束管について、expansion factor

の形を様々に変化させ 1次元MHD数値シミュレー
ションを行う。モデルの概要としては、光球面から
人工的なアルヴェーン波を入射させ、彩層やコロナ、
また太陽風領域での波散逸をある程度自己無撞着に
解くことで wave-drivenな太陽風を再現する (Shoda

et al. 2020, 2022)。
本シミュレーションでは expansion factorに関す

る特徴量を次のように 3種類に大別した：(1)太陽か
ら十分遠方での最終的な expansion factorの大きさ
(2)expansion height (3)非単調拡大。これらに制御
するパラメータを様々に変化させ、パラメトリック
スタディを行った。

3 Results

expansion heightが太陽風速度にどの程度影響す
るかを図 1に示す。これを見ると、expansion height

が低くなると太陽風速度 vrが大きく下がることが分
かる。具体的には、f = 8に達する高度が r = 3R⊙

から r = 1.4R⊙ に下がることで r = 70R⊙ における
vr は 200 km s−1 程度減少した。これはWS model

では同一の速度を予測してしまうこと、及び地球近
傍における太陽風速度の範囲が 300 800 km s−1程度
しかないことを考えると大きな変化である。
次に non-monotonic expansion が太陽風速度にど

の程度影響するかを図 2に示す。これが示すように、
非単調拡大によっても太陽風速度 vrが大きく下がる
ことが分かる。具体的には、r = 1.25R⊙ 付近での
expansion factorf が f = 3から r = 50程度に増加
することで r = 70R⊙ における vr は 250 km s−1 程
度減少した。これは前段落と同様に大きな変化と言
える。
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図 1: expansion height を変えたときの太陽風速度
の変化。上下の panelにおいて同じ色が同じシミュ
レーションを表している。Upper panel: 設定した r

の関数としての expansion factor(横軸対数)。Lower

panel: rの関数としての太陽風速度 (横軸線形)。

4 Discussion

前章での結果をもとに、本研究は新たな特徴量の
候補について検討した。その結果を図 3に示す。左
上 panelはWSモデルに対応し、WSモデルのよう
に f∞と vr に負の相関が見られている。しかし 4つ
の panelsの中で最も分散が大きく、つまり相関が弱
い。特にこの特徴量は本研究で着目した expansion

height及び非単調拡大に対して何の情報も反映でき
ない。また本研究の結果はWSモデルの式から大き
く外れているとは言えず、本モデルの妥当性の根拠
の一つとなっている。
次に図 3右上 panelは f∞をコロナ底部磁場Br,cb

で割った値 f∞/Br,cb を特徴量としたときの様子を
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図 2: non-monotonic expansionの程度を変えたとき
の太陽風速度の変化。フォーマットは 1に同じ。

示している。この特徴量は、f∞及びBr,cbのみを変
えたグループ (青丸)には非常に強い負の相関を示し
ているものの、f∞ と同様に expansion height及び
non-monotonic expansion に対して何の情報も反映
できず、相関が弱いままである。
図 3左下 panelは f∞の代わりにコロナ中での ex-

pansion factor の最大値 fmax を用いており、更に
r2half で割った値 fmax/Br,cbr

2
half を特徴量としてい

る。fmaxは単調拡大の場合には f∞と同じだが、非
単調拡大が強い場合は非単調拡大部分における ex-

pansion factorの最大値となる。つまり fmaxは非単
調拡大の情報を反映できるパラメータである。また
rhalf は f = (fmax+1)/2となる高度と定義され、ex-
pansion heightを反映する特徴量として使われてい
る。これらを組み合わせるといずれのグループに対
しても強い相関を示す。
図 3 右下 panel は f/Br,cb をコロナ底部付近

からコロナ上部付近まで r について積分した値∫ 2.0R⊙
1.01R⊙

f/Br,cb dr を特徴量としている。他の 3 つ
とは異なりこの特徴量は expansion factorf を r の
関数として評価しており、expansion heightや non-

monotonic expansion のような特徴を積分によって
反映できる。結果として、いずれのグループに対し
ても強い相関を示す。
これらの結果は太陽風速度の特徴量を新たな視点

で評価すべき示唆を含んでいる。その一方で、これ
らの結果は本モデルのみに基づいた結果であり、宇
宙天気予報の精度向上に繋げるためには観測的研究
により本研究の有効性を確かめる必要がある。
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図 3: 本研究で行った全てのシミュレーションの r = 70R⊙ における太陽風速度 vr について、各パネル毎
の特徴量との相関を示した図。全ての panelsにおけるプロットは f∞及び Br,cbのみを変えたグループ (青
丸)と expansion heightも変えたグループ (橙菱形)と非単調拡大をするグループ (緑十字)に分けられてい
る。各パネルの横軸となる特徴量は次の通り。Upper left panel: 最終的な expansion factorの大きさ f∞。
また比較のためWSモデルを黒点線で示している。 Upper right panel: f∞をコロナ底部磁場Br,cbで割っ
た値 f∞/Br,cb。 Lower left panel: expansion factorの最大値 fmax を Br,cb 及び f = (fmax + 1)/2となる
高度 rhalf の二乗で割った値 fmax/Br,cbr

2
half Lower right panel: f/Br,cb を r = 1.01R⊙ から r = 2.0R⊙ ま

で rについて積分した値 ∫ 2.0R⊙
1.01R⊙

f/Br,cb dr。
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太陽黒点およびフィラメントにおける振動現象の分光-偏光観測

福地 勇介 (京都大学大学院 理学研究科)

浅井 歩 (京都大学大学院 理学研究科附属天文台)

上野 悟 (京都大学大学院 理学研究科附属天文台)

Abstract

太陽大気ではさまざまな振動現象が観測されている. 中でも磁気流体波動 (MHD波動)は, 未解明である彩

層やコロナの加熱に寄与していると考えられており, それらの詳細な調査は太陽物理学における重要な課題

となっている.

特に, 彩層ラインにおける太陽黒点では umbral flashes と呼ばれる振動現象が知られており, 放射強度や視

線方向 (LOS) 速度, 磁場のいずれにおいても周期的な変動が観測される (Houston et al. 2018). しかし,

umbral flashesにおける詳細な磁場変動の様子やそのシナリオには未だにさまざまな言説が存在する. さら

には, これまで一般的に考えられてきた, 増光が上昇流と同機するという定説に対し, 近年では増光が下降流

と同機するという説が提唱されており, 新たな議論が生じている (Felipe et al. 2025).

また, コロナ中に浮かぶ彩層温度プラズマであるプロミネンスにおいては, その本体を横切って伝播する持続

的な MHD波動があることが報告されている (Ichimoto et al. 2024). 伝播する波は速度振幅が大きいもの

と小さいものの 2種類に大別されるが, 小振幅の振動に関しては観測事例が少なく, 発生メカニズムもよく分

かっていない (Ichimoto et al. 2024).

本研究では, 京都大学飛騨天文台ドームレス太陽望遠鏡垂直分光器において, 彩層ラインの中でも波長プロ

ファイルが比較的扱いやすい He 10830 Åで, 補償光学 (AO)を用いて黒点およびフィラメント (disk上での

プロミネンスの呼称)の分光-偏光観測を行った. 本講演では, 観測で得られた Stokesパラメータや LOS速

度, パワースペクトルなどを基に, 黒点およびフィラメントにおける振動現象の物理的な解釈やそのメカニズ

ムについて議論を行う.

1 導入

太陽の大気は, 約 6000 Kの太陽表面である光球の

上空に約 104 Kの彩層が, そのさらに上空に遷移層

を経て約 106 Kのコロナが広がるといった構造をも

つ. しかし, このように上空ほど高温となるような

温度成層をもつメカニズムは未解明であり, これは

彩層・コロナ加熱問題と呼ばれる, 太陽物理学におけ

る重要な問題の 1つである. この問題についての研

究は数多くなされており, 現在は主要な学説として,

MHD波動による加熱と, ナノフレアによる加熱の 2

つが挙げられる.

太陽の大気は非常に高温であるため, 大気を構成

するガスの一部は電離ガス (プラズマ)となっている.

また, 太陽大気は磁場に満たされているため, プラズ

マは磁場と複雑に相互作用し, MHD波動などの振動

現象が発生する. 先に見た学説の 1つは, これら振動

現象の時間発展に伴うエネルギー輸送が, 彩層やコ

ロナの加熱に寄与している可能性を検討するもので

ある.

太陽大気中ではさまざまな振動現象が確認されて

いるが, そのうちの 1つとして, umbral flashes (UF)

と呼ばれる, 彩層ラインにおける黒点での振動現象

が挙げられる. UFは一般によく見られる現象で, 増

光を伴う blue shiftから red shiftへの移行の繰り返

しとして観測されるほか, 磁場の変動も見られる. し

かし, 近年では増光が red shiftと同機するという説

(Felipe et al. 2025)が提唱されており, 彩層・コロナ

加熱に関わるエネルギー輸送について考察する上で

は十分な議論が必要となっている. また, 磁場変動の

詳細にもさまざまな言説が存在するほか, 彩層の高い

部分での観測事例が少ない点なども踏まえると, 彩層

全体にわたる UFのシナリオは確立されていない現

状にある.
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図 1. Hα center slit-jaw画像. 黄線はスリットを表す. ス
リット上左側に黒点が位置し, 比較的静穏な領域を挟んで
右側にフィラメントが位置している.

一方, コロナ中に浮かぶ彩層温度プラズマである

プロミネンスにおいても, その本体を横切って伝播す

る持続的なMHD波動があることが報告されている

(Ichimoto et al. 2024). 伝播する波は速度振幅が大

きいものと小さいものの 2種類に大別されるが, 小振

幅の振動に関しては観測事例が少なく, 発生メカニズ

ムもよく分かっていない (Ichimoto et al. 2024).

これらを踏まえ, 本研究では, 彩層ラインの中でも

形成高度が高く, 波長プロファイルが比較的扱いやす

い He i 10830 Åで, 黒点およびフィラメント (disk

上でのプロミネンスの呼称)の分光-偏光観測を行い,

上で紹介した振動現象の物理的解釈について考察を

行う. ただし, 本稿ではUFのみに焦点を当てて議論

するものとする.

2 手法

2.1 観測

本研究では, 2024年 10月 6日 10:24 – 11:31 (JST)

に,京都大学飛騨天文台ドームレス太陽望遠鏡 (DST)

垂直分光器を用いて, He i 10830 Å のラインで分

光-偏光観測したデータを解析した. 観測は sit-and-

stareと呼ばれる, ターゲットにスリットを固定して

(スリット方向)× (波長方向)× (時間方向)の 3次元

データを取得する手法で行い, 地球大気の揺らぎに

よる像のブレを抑える補償光学 (AO)も使用してい

る. データの取得は 8秒のケイデンスで行った. また,

Hα slit-jaw画像も観測時間を通して取得した. 観測

領域は活動領域 NOAA13848で, 図 1に示すように

スリットを当てて観測を行った.

図 2. 1番目のデータの Stokes I,Q, U, V map. 各 Stokes
パラメータについて, 横方向がスリット方向, 縦方向が波
長方向となっている.

取得したデータは, キャリブレーションを経て, 各

時刻に対し Stokes I,Q,U, V のmapで得られる (図

2). ここで, Stokes I は放射強度, Q,U は視線方向に

垂直な磁場, V は視線方向磁場に対応する. I mapで

画像上から 2本目の薄い吸収線がHe i 10830 Åのラ

インで, 画像左側の黒縦線が黒点, Heラインの右側

の暗い部分がフィラメントにあたる. この各時刻の

map画像を用いて Stokesパラメータの時間変化を動

画を作成して確認したところ, いずれのパラメータに

おいても Heラインの黒点内部で変動が起きている

様子が確認された.

2.2 解析

Stokes I,Q,U, V mapで見られた Heラインにお

ける黒点内部の変動成分を調べるために, 各時刻の

放射強度およびドップラー速度を以下の手順で決定

した.

1. 黒点内部における各時刻の He i 10830 Åの吸収

線プロファイルの先端を 2次曲線でフィッティン

グする (フィッティング範囲は約 0.16 Å).

2. フィッティングで得られた 2次曲線の頂点 (λs, Is)

を吸収線中心とし, 頂点における放射強度 Is を

各時刻における放射強度として決定した.

3. 1, 2と同様にして, スリット上の比較的静穏な領

域に関してもフィッティングを行い, 各時刻に対

して吸収線中心 (λ0, I0)を決定したのち, 静穏な

領域全体および全時刻で λ0 の空間・時間平均

を取り, λave とする (ただし, 観測を通して雲や

シーイングの影響による観測中断が発生してい

50



2025年度 第 55回 天文・天体物理若手夏の学校

図 3. 黒点における He ラインの放射強度 Is (左) および
ドップラー速度 vD (中央). 横方向はスリット方向, 縦方向
は時間方向であり, スリット方向の視野の端は黒点の両端
となっている. 特定の時刻に見られる横線は観測中断によ
るものである. vD は明るいほど red shiftを表す. 右上は
Is のうち一部の時刻を切り出して階調を調節したもの.

たため, 適切にデータが取得できていない時刻

は除外している).

4. 2で決定した各時刻における λsを用いて, 各時刻

におけるドップラー速度を

vD ≡ λs − λave

10830
· c

で決定した. ここで, cは光速である.

3 結果

図 3に, 2章 2節で決定した, 黒点における Heラ

インの放射強度 Is およびドップラー速度 vD の時間

変化を示す. 図右上の Is の一部の時刻の切り出しを

見ると, 周期的な増光のパターンが見られる. また,

vD(図中央)でも振動パターンが見られ, これらはUF

で一般的に見られる特徴と一致している. これら振

動パターンは図中で放物線状となっており (特に vD

で顕著), これは暗部の中心から半暗部へと振動が伝

播していることを示している. この伝播は先行研究

で報告されている結果と一致している (Rouppe van

der Voort et al. 2003).

図 4. 黒点中心における Is (上) および vD (下) の時間変
化. 横軸は時間, 縦軸はそれぞれの物理量を表す. 観測中
断の時刻のデータ点は除外している. vD は正の符号が red
shiftを表す.

図 5. 黒点中心における vD のパワースペクトル. 横軸は
周波数, 縦軸はパワーを表す.

次に, Isおよび vDの黒点中心での時間変化を図 4

に示す. まず, vD では急激な blue shift → red shift

ののこぎり刃状のパターンが繰り返し見られ, これ

は典型的に UFで見られるパターンと一致する. ま

た, vD の振幅は ∼ 3 km s−1 であり, 先行研究と一

致する値となっている (de la Cruz Rodŕıguez, et al.

2013). そして最も注目すべき点として, Is と vD を

見比べると, 増光と blue shiftが同機していることが

わかる. これは近年提唱されている増光と red shift

が同機する説ではなく, 一般的とされる学説に従う結

果であり, 物理的には上方へエネルギー輸送が行われ

ていると解釈できる.

また, 黒点中心における vDのパワースペクトルは

図 5のようになった. 図のピークから振動周期を読
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図 6. UF (黄実線)およびその直前 (白破線)の時刻の He
line center での Stokes I (上), V (下). 下横軸は波長, 上
横軸はドップラー速度, 縦軸は Stokes I, V を表す.

み取ると, およそ 2 – 3分となり, 先行研究と一致す

る値となっている (Kobanov et al. 2013).

最後に, 黒点中心における UF およびその直前の

時刻のHe line centerでの Stokes I, V を図 6に示す

(ここでの I は Is とは異なることに注意). これを見

ると, I, V いずれにおいてもUF時に blue shiftして

いることが読み取れ (V は V = 0の点に着目すると

顕著), Iでは増光が見られる. これは先に見た結果と

同様である. 注目すべきは, UF時に V の絶対値が減

少している点で, これは物理的にはUF時に視線方向

の磁束密度が減少していることを意味している.

4 考察

本研究で観測したUFは, 増光を伴う blue shift →
red shiftのパターンを始めとし, 全体として典型的

な UF と一致するものであるといえる. そして, 観

測を行った He i 10830 Åでの増光は, ガスの圧縮や

加熱によるものであると考えられる (Ichimoto et al.

2023). これらから, この UFは, ガスが圧縮・加熱

されるとともに上方へ伝播し, そののちに冷却され

て下降流となる, といったシナリオをもつ, 上方へと

エネルギー輸送を行う現象といえる. また, UF時に

視線方向の磁場が現象しているという結果が得られ

たが, 考えられる原因としては, 圧力の増加により磁

束管が膨張し, 磁束密度が減少している (Houston et

al. 2018)といったものや, 上層ほど磁束が開いてい

るため, 形成高度の上昇で磁束密度が減少している

(Stangalini et al. 2021)といったものが挙げられる.

5 今後の展望

本研究で行った観測では, 天候やシーイングの影響

により, 中断が多く連続して振動の推移を追うこと

ができず, また Stokes Q,U, V も定量的な磁場解析

に用いることができるほどのシグナルではなかった.

今後は, 既に取得済みの新たな観測データを用いて同

様の議論を行うほか, Stokes Q,U, V を用いた詳細な

磁場解析を行うことで, 彩層ラインにおける黒点の磁

場構造, および UFに伴うその周期変動を調べ, 磁場

変動を含めた UFの具体的なシナリオの考察を行う

予定である. 特に, 定量的なエネルギー輸送の考察を

行うことで, 彩層・コロナ加熱へのUFの寄与につい

ても検討していきたい.
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Abstract

太陽コロナから 30太陽半径辺りまでの太陽風における Alfvén波のパラメトリック崩壊不安定性（PDI）の
最大成長率が、太陽近く観測されている垂直温度優位な温度異方性を考慮したときにどれほど変調するかを
調べた。比較のために温度が等方的なMHDより導出される分散関係式と温度が異方的なMHDより導出さ
れる分散関係式を用いて、最大成長率を計算した。結果として、太陽近くの領域では垂直温度優位な温度異
方性により PDIの最大成長率が増大することが確認された。断熱膨張シナリオでは、等方的モデルの最大成
長率は太陽から離れるにつれて増加傾向にある一方、異方的モデルの最大成長率は減少していく傾向を示し
た。先行研究の結果に基づいた観測ベースの膨張シナリオでは、R ≈ 2Rs 辺りで最大値を取り、その後減少
する特徴を示した。本研究で初めて温度異方性を含んだ PDIの有効領域を示し、断熱膨張下では温度異方性
が PDI動径発展に重要な役割を果たすことを明らかにした。

1 Introduction

Alfvén乱流モデルは、Alfvén波どうしの衝突・砕波
によって乱流状態が作られ、Alfvén波のエネルギー
が様々なプロセスで熱エネルギーへと変換されコロナ
を加熱し、太陽風を加速できる有力な太陽風モデルと
して研究されてきた（e.g., Chandran et al. 2025）。
Reduced MHDシミュレーションで十分な加熱量が得
られないことが報告された (e.g., Perez & Chandran

2013)が、Alfvén乱流モデルにパラメトリック崩壊不
安定性を組み込んだモデルでは十分なコロナ加熱と
太陽風加速が再現できた（Shoda et al. 2018, 2019）。
太陽近くでのAlfvén乱流モデルで粒子の選択的加熱
や異方的加熱がHelicity Barrier機構によって説明可
能だと提唱された (Meyrand et al. 2021; Squire et

al. 2021)。これまでの研究からAlfvén乱流はコロナ
加熱問題において中心的な役割を果たしていると考
えられている。
Alfvén 波のパラメトリック崩壊不安定性（Para-

metric Decay Instability：PDI）は親波 (大振幅の円
偏波 Alfvén波)が崩壊して 2つの子波 (逆方向に伝
播する円偏波Alfvén波と前方向に伝播するスロー磁
気音波)を成長させる。子波として生成されるスロー

磁気音波はAlfvén波の反射を増やし乱流加熱を促す
効果がある (van Ballegooijen & Asgari-Targhi 2016;

Asgari-Targhi et al. 2021)ことに加えて、スロー磁
気音波は衝撃波に発展し加熱を増やす。PDIはコロ
ナ加熱機構に重要な役割を果たしている可能性が示
唆されている (Shoda et al. 2018, 2019) が、太陽
風中で観測されている密度擾乱 (スロー磁気音波)の
生成元としても注目されている物理機構である。通
常、光球から出てくる密度擾乱的な波動は大きいス
ケールの密度勾配により衝撃波となって失われるが、
PDIによって太陽風中で新たに生成されている可能
性がある。太陽風中で PDIが起きている観測的証拠
は私の知る限り、太陽下層大気では 1件 (Hahn et al.

2022)、太陽風中で PDIの兆候が見られたとするも
のが 2件 (Bowen et al. 2018; Kasper et al. 2022)

報告されているが、未だに現象として PDIを捉えた
観測的証拠は乏しい。Li et al. 2025が PDI成長率
を測定する新手法を提案し、太陽風中での PDIの観
測が一層期待される。
これまでのほとんどの PDIの理論研究では，温度
が等方的な MHD を線形化して得た分散関係式が利
用されてきた (Goldstein 1978; Derby 1978)。近年
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は温度異方性を取り入れた分散関係式（Tenerani et

al. 2017）や、相対論的効果を取り入れた分散関係式
（Ishizaki et al. 2024）が提案され、理論的枠組みが
拡張されつつある。
PDI の最大成長率は，平行プラズマベータ β∥ =

8πp∥
B2 、親波振幅の規格化された値B2

⊥/B
2、そして温

度異方性 T⊥/T∥ に依存する（Tenerani et al. 2017）．
しかし，ほとんどの研究で温度異方性は考慮されて
こなかった。Tenerani et al. 2017 は CGL 方程式
を用いた線形解析により、T⊥ > T∥ では最大成長率
が増大し、T⊥ < T∥ では減少することを示した。た
だし、同研究が探索したパラメータ範囲は T⊥/T∥ =

0.1–10，β∥ = 0.1–100に限られている。一方、下部コ
ロナの典型的状況として、Alfvén Wave Solar Model

（AWSoM；Meng et al. 2015）の MHD シミュレー
ションが T⊥/T∥ ≈ 10 を示し，観測（Gary 2001）
では β∥ ∼ 10−4–10−1 が報告されている。しかし、
Tenerani et al. 2017ではそのようなパラメータ領域
は調べられておらず、最も PDIが顕著に起こってい
ると考えられる領域で垂直温度優位な温度異方性が
どれほど有効に働いているかは調べられていない。さ
らに、下部コロナから外側へ向けた PDI 最大成長率
の動径変化は、温度が等方的なモデルでは Tenerani

et al. 2013，Del Zanna et al. 2015，Réville et al.

2018，Shoda et al. 2018, 2019 などで検討されてい
るが、温度異方性を考慮した場合については未だ調
べられてない。
本研究では Tenearni et al. 2017で残された 2つ

の課題、1. 下部コロナに特徴的な低 β プラズマで，
温度異方性は PDI の成長率をどの程度変化させるの
か？ と 2. 温度異方性を考慮した上で PDI最大成長
率は，さまざまなコロナ・太陽風条件下で動径方向に
どのように発展していくか？について取り組み、そ
の結果の一部をこの集録では示す。

2 Methods

私たちは、低高度コロナR0 ≈ 1.1Rsから 30R0ま
で、等間隔に 90 点の動径位置を取り、分散関係式を
用いて最大成長率を計算した。その際、等方的な温度
を使った分散関係式 (1)(Goldstein 1978; Derby 1978)

と、温度異方性が考慮された分散関係式 (2)(Tenerani

et al. 2017)の 2種類の式を用いて、温度異方性を考

慮した場合としなかった場合の違いを比較した。

(ω̂ − k̂)
(
ω̂2 − β k̂2

)[
(ω̂ + k̂)2 − 4

]
= B̂2

1 k̂
2
(
ω̂3 + k̂ω̂2 − 3ω̂ + k̂

)
. (1)

[
ω̂2 − β̃ k̂2

(
1 +

B̂2
⊥ ξ

3

)]{
(ω̂ − k̂)

[
(ω̂ + k̂)2 − 4

]
+

β̃ B̂2
⊥ (ξ − 4)

3
(
1 + B̂2

⊥

) [
(k̂2 + 1)ω̂ + k̂(k̂2 − 3)

]}

= B̂2
⊥ k̂2

[
1− β̃ (3− ξ − B̂2

⊥)

3
(
1 + B̂2

⊥

) ]{
ω̂3 + ω̂2k̂ − 3ω̂ + k̂

− β̃ (3− ξ)

3

[
(k̂2 + 1)ω̂ + k̂(k̂2 − 3)

]}
. (2)

ここで

ω̂ =
ω

ω0
+ i

γ

ω0
, k̂ =

k

k0

は、それぞれ母波（親波）の周波数 ω0 と波数 k0 で
規格化した子波の複素周波数および波数を表す。複
素周波数の実部は角周波数、虚部は PDIによって成
長する子波の成長率である。その他のパラメータは
次のとおりである。

• B̂2
⊥ = B2

⊥/B
2
0：背景磁場 B0 で規格化した母波

の横磁場強度。

• β̃ =
3
2β∥

1 + B̂2
⊥ + 1

2β∥(ξ − 1)
：温度異方性を考慮

した修正されたプラズマベータ。

• β∥ =
8πp0∥

B2
0

：平行方向のプラズマベータ。

• ξ =
T0⊥

T0∥
：温度異方性。

• β =
8πp0
B2

0

≈ c2s
v2A
：プラズマベータ。cs は音速、

vA は Alfvén波の位相速度である。

β, B̂2
⊥, ξ(= T⊥/T∥) の具体的な値を定めれば、温

度異方性が有る場合と無い場合のそれぞれの分散関係
式を解いて ω̂(k̂)を求めることができる。γ̂(k̂)を横軸
k̂にしてプロットすると限られた k̂の範囲で上に凸の
形になるため、成長率の代表値として最大成長率がよ
く用いられる。3つのパラメータ β, B̂2

⊥, ξ ≡ T⊥/T∥
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の R0 ≃ 1.1Rs から 30R0 までの動径方向プロファ
イルをあらかじめ設定し，それらを分散関係式に代
入して計算し、PDI の最大成長率 γ̂max の動径発展
を求めた。
パラメータの変化に関しては様々な種類のシナリ

オの下、最大成長率の動径発展を考えたが、そのうち
の代表的な 2つのシナリオ結果をこの集録では示す。
シナリオ１は磁場 B と密度 ρは R−2 で親波の磁

場振幅 B̂2
⊥ = B2

⊥/B
2
0 は R0.96 で変化していく断熱

膨張を仮定したシナリオである。断熱仮定に関して
等方的な式では Tρ−2/3 = const、異方的な式では
T∥B

2/ρ2 = const, T⊥/B = constを適用している。
磁場と密度の仮定は開いた磁場領域で動径方向依存
性のみを考慮した定常的太陽風のような状況が仮定さ
れており、親波の振幅は先行研究 (Huang et al .2023)

で衛星観測から導出された 0.06au-0.3auまでの動径
発展であり、理論的にWKB近似して導出される結
果とほとんど同じ動径発展である。断熱仮定に関し
て実際の太陽風は非断熱的に膨張していることが分
かっているが (e.g., Dayeh et al. 2025)、いくつか
の先行研究では断熱的膨張の下、PDIの動径発展を
調べている (Tenerani et al. 2013; Del Zanna et al.

2015; Réville et al. 2018)。断熱膨張下で PDIの動
径発展を調べることは基礎的で、先行研究と比較す
る上でも重要である。
シナリオ 2は磁場と密度は Telloni et al. 2021の

結果を用いていて、親波の磁場振幅はシナリオ１と
同様で、温度 (異方性)はMeng et al. 2015のMHD

シミュレ―ションの結果を用いたシナリオである。太
陽近くでの温度異方性の観測データは限られている
ため、先行研究の結果を用いた。数ある先行研究の
中で観測データをもとにした PDI最大成長率の動径
発展は導出されていない。そのような観点でこのシ
ナリオを考えた意義がある。

3 Results

シナリオ 1では、太陽から離れるにつれて温度異
方性を考慮してない最大成長率 (緑色)が増加してい
く一方で、異方性を考慮した最大成長率 (赤色)は減
少していく。この要因は最大成長率の β依存性と β∥

依存性が大体同じなこと (ここでは示してない)と断
熱の仮定が温度異方性を考慮している方としていな

図 1: シナリオ 1における最大成長率の動径発展 (上
部)と用いられたパラメータの動径発展 (下部)。上部
の図の赤線が温度異方性を考慮した結果、緑線が異
方性を考慮してない結果、青線が親波が存在するか
どうかの判別値 (詳細な説明は省く)、下部の図の茶
色が β、紫色が β∥、黄色が T⊥/T∥、水色が B̂2

⊥

図 2: シナリオ 2における最大成長率の動径発展 (上
部)と用いられたパラメータの動径発展 (下部)。図中
の線の色はシナリオ１と同じ。

い方で異なることにある。温度異方性を考慮してな
い最大成長率の増加傾向は、Réville et al. 2018の結
果と整合的である。さらに下部コロナで β が 0.1の
結果では (ここでは示していない)最大成長率は減少
傾向になるのだが、それは Tenerani et al. 2013や
Del Zanna et al. 2015での結果と整合的である。こ
れまでの先行研究で示されてきた PDI最大成長率の
動径発展の傾向とは異なり、温度異方性を考慮した
場合の動径発展は早く減少する特徴を示した。
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シナリオ 2では、用いた先行研究の結果の温度が
R/R0 = 3辺りで最小を取るかつ温度異方性 T⊥/T∥

が最大を取るため、最大成長率もR/R0 = 3辺りで最
大を取るような特徴を示した。β∥が発散しているの
は人為的なミスと推測しており、原因を探している。
20太陽半径より内側の衛星観測データはまだ乏しい
が、この結果はこれまでの衛星観測において PDIの
観測的証拠に乏しいことと整合的である。

4 Discussion

今回は分散関係式に基づく最大成長率を考えたが、
実際の太陽風中では単純にその成長率で波は成長し
ない。PDIによってスロー磁気音波的な密度擾乱が
成長するが、太陽風が膨張や加速している時、膨張
や加速はその密度擾乱を減衰させる効果を持つ (e.g.,

Tenerani et al. 2013)。さらに太陽風加速によって波
に働くドップラー効果は内在している親波の周波数
を減少させる効果を働かせ、親波の周波数で規格化
した最大成長率の値を増大させるように働く。また、
今回は単色的な Alfvén波の PDIを考えたが、実際
の太陽風中は多色波 (乱流)的である。乱流はPDIの
成長率を減少させる効果を持つ (Fu et al. 2018)。こ
れらの効果は今回考えておらず、観測データと比較
する際にはこれらの効果も考慮する必要がある。
今回は背景場の情報を事前に与えて、PDIの最大

成長率を計算した。しかし、太陽風中では PDIと背
景場は相互に作用しあう。Comişel et al. 2018では
斜め伝搬する子波によって異方的加熱が生じること
が報告されていることに加えて、PDIによるAlfvén

波の反射はHelicity Barrier機構に影響を及ぼし、結
果的に異方的な加熱に影響を及ぼす。背景場⇔ PDI

の双方向のフィードバックを考慮に入れたプラズマ
シミュレーションを今後の計画として検討している。

5 Conclusion

本研究では、温度異方性を考慮に入れた分散関係
式（Tenerani et al. 2017）と等方的温度での分散関
係式（Goldstein 1978; Derby 1978）を比較し、温度
異方性が PDI最大成長率の動径発展に与える影響を
複数の膨張シナリオで調べた。結果として、1. 断熱
膨張では、等方モデルの PDI 最大成長率は太陽から

の距離とともに増加する一方で、異方的モデルでは
減少傾向を示した。2. 観測ベース膨張では PDIは
およそ 20R0 ほどで収束することが示された。
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Ulysses衛星を用いた観測による太陽風フラックスの評価
藤原晨司 (東京大学大学院理学系研究科)
清水敏文 (JAXA宇宙科学研究所)

Abstract

太陽風は、太陽表面から絶えず流れ出ている荷電粒子で、地球磁気圏とも相互作用しており、この挙動の
変化によって地球にさまざまな影響がもたらされうる。現在の太陽質量に対する 1年あたりの質量損失量の
比は概ね 10−14 程度とされているが、太陽史において太陽活動の変化によりこの質量損失が大きくなり、太
陽の活動や進化に重要な役割を果たしている可能性がある。このため、太陽風による質量損失について正確
な評価を行うことが重要であるといえる。太陽風による質量損失率は太陽風の速度と密度の積に比例するた
め、これらのパラメータを探ることが質量損失率の推定に不可欠であるが、太陽全球からの質量損失率をよ
り正確に見積もるには、太陽面での緯度や経度によってその領域ごとに太陽風の速度や密度がどのように異
なるかを理解することが必要である。この調査は太陽風フラックスの太陽面構造への依存性を知ることにも
繋がり、先に述べたような、太陽の進化に対する太陽風の寄与を探る契機にもなりうる。
本研究では、太陽風のフラックスの理解を目指し、Ulysses衛星による全緯度での太陽風の観測結果を主と

して用い、活動極大期・極小期双方において太陽風速度・密度の変化について調べた。これによって、太陽
活動の極小期においては、低緯度では低速かつ高密度な太陽風が支配的で、中・高緯度では高速かつ低密度
な太陽風が支配的であることがわかった。一方で、極大期ではこのような傾向は弱く、緯度による速度・密
度の分布が南北で非対称となっていたことが確認された。また、極小期・極大期ともに太陽風の速度と密度
にはおおむね負の相関が見られ、太陽風フラックスの緯度や時期による変動は小さく、質量損失率に与える
影響も小さいことが示唆された。

1 Introduction
太陽は、その外層であるコロナから継続的に荷電

粒子を放出しており、この流れは太陽風と呼ばれる。
太陽風は惑星間空間に広がり、地球磁気圏への影響
を通じて宇宙天気現象を引き起こすだけでなく、長
期的には太陽の質量を減少させる原因にもなってい
る。すなわち、太陽風は太陽系のダイナミクスを理
解する上で欠かせない存在であると同時に、恒星の
進化や寿命にも関わる重要な現象である。
太陽風による質量損失の定量的な評価は、一般的

に、地球軌道上での太陽風観測データを用いて、太
陽風速度と密度から質量フラックスを見積もるとい
う手法がとられているが、これらの評価は主に赤道
付近の太陽風に基づいており、太陽全体、特に高緯
度領域を含めた全緯度帯での包括的な評価は十分に
行われていないという課題がある。これは、太陽風
の速度や密度が緯度によって大きく異なることを無
視する可能性があり、結果として質量損失率の過小

評価や過大評価を招く恐れがある。
このような背景のもと、本研究では、探査機Ulysses

による太陽風の全緯度観測データに着目する。Ulysses
は太陽極域を含む高緯度領域を周回し、他の探査機が
アクセスしにくい緯度帯の太陽風特性を明らかにする
貴重なデータを提供している。これまでのUlysses観
測の研究では、この軌道の特徴を活用し、太陽風の速
度や密度の緯度依存性や活動度依存性などについての
調査がなされてきた（e.g., McComas et al. 2000, Mc-
Comas et al. 2002, Smith 2011）。本研究では、Ulysses
の観測結果に基づき、太陽風の速度および密度の緯
度依存性をさらに詳細に解析し、全緯度帯にわたる
質量フラックス分布を導出することを目的とする。
本研究の意義は、太陽全体における質量損失の実

態をより正確に把握する点にある。これは、太陽風の
流源領域特定や恒星進化モデルの精緻化に寄与する
のみならず、太陽活動の長期変動が質量損失に与え
る影響を議論する上でも重要な知見を提供する。本
論文では、まず Ulysses の観測概要とデータ処理手
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法について述べた上で、観測された速度・密度の緯
度依存性を解析し、そこから得られた太陽風質量フ
ラックスの緯度分布および太陽全体の質量損失率に
ついて報告する。

2 Methods/Instruments
and Observations

本研究では、太陽風による太陽の質量損失を定量
的に評価するために、Ulysses探査機によって取得さ
れたその場観測データを用いる。ここでは、使用し
たデータの概要と取得方法、ならびにそれらから太
陽風の質量フラックスを求めるための解析手法につ
いて述べる。

Ulysses は、1990 年に NASA と ESA の共同プロ
ジェクトとして打ち上げられた太陽観測衛星であり、
それまでの探査機とは異なり、太陽の極域（高緯度領
域）を観測することを主目的として設計された。木星
の重力アシストを利用することで、通常の黄道面に
とどまらず、約 80度という高い太陽緯度にまで達す
る軌道を実現した点が最大の特徴である。運用期間
は 1990年から 2009年までの約 19年間に及び、この
間、太陽活動の極小期と極大期の両方をカバーする
観測がなされた。搭載された複数のセンサの中でも、
本研究では Solar Wind Observations Over the Poles of
the Sun (SWOOPS)によって得られた太陽風速度およ
び陽子個数密度のデータを主に用いる。
太陽風によって運ばれる質量フラックス 𝐹 は、太

陽風速度 𝑉 ,質量密度 𝜌,陽子質量 𝑚,陽子個数密度 𝑛

を用いて 𝐹 = 𝜌𝑉 = 𝑚𝑛𝑉 と表される。実際の太陽風
は電子や 𝛼粒子を含むが、質量の大部分は陽子に支
配されているため、本研究では陽子成分のみを考慮
した。この方法によって導出された太陽風速度・密
度・質量フラックスの特徴と、それに基づく太陽の
質量損失率の定量的評価について述べる。

3 Results
本研究では、Ulysses探査機による太陽風のその場

観測データを用いて、太陽の近日点通過時の太陽風
の速度と密度の関係を解析し、太陽風による質量フ
ラックス（𝑛𝑉）の変動特性を評価した。Ulyssesは運

用期間中に 3回の近日点通過を経験しており、これ
らはそれぞれ異なる太陽活動期に対応する（図 1）。
本節では、それぞれの期間における太陽風速度と

陽子個数密度の関係を散布図に表し、相関の特徴お
よび質量損失率について考える。ここで、Ulyssesの
観測データから、太陽風の速度 𝑉 と密度 𝑛の間には
概ね負の相関関係が見られ、これは、太陽から放出
された太陽風が、観測点までの間に大きな質量の散
逸や源流構造の不均一性がなければ、質量保存則に
基づいておおよそ 𝑛𝑉 = const.が成り立つことを示唆
している。この関係は、太陽から球対称に放出され
る質量フラックスが空間的に一定であると仮定した
ときに自然に導かれる。すなわち、任意の距離にお
いて球殻を通過する単位面積あたりの質量フラック
スが一定であれば、速度と密度の間には反比例関係
𝑉 ∝ 1/𝑛 が成り立つ。この物理的仮定に基づき、本
研究では散布図の横軸を速度 𝑉、縦軸を密度の逆数
1/𝑛 とし、両者の線形性およびそのばらつきを評価
した（図 2）。これは、観測データに対して物理的解
釈を与えつつ、質量損失率を定量化する上での基本
的な枠組みを提供する。
この結果から、極小期では太陽風の速度と密度の

逆数の関係がより明確であり、構造的な一貫性が高
いことが示唆された。一方、極大期には太陽風がよ
り不規則かつ多様な性質を示し、相関が弱まってい
ることがわかる。
上記の線形関係を仮定し、各期間においてこの場

合の比例定数を導出した。これをもとに、各観測期
間の平均的な質量フラックスを評価し、太陽全体か
らの質量損失率 ¤𝑀 を見積もった（表 1）。
これらはすべて、∼ 10−14 𝑀�/yr という値の範囲

内にあり、太陽風が等方的に放出されると仮定した
場合の典型的な質量損失率と良い一致を示した。
以上の結果から、太陽風速度と密度の関係は太陽

活動周期に依存して変化しうること、特に極小期に
おいては反比例関係が顕著であることが確認された。
また、そこから得られた質量フラックスに基づく質
量損失率は、活動期や太陽面緯度への依存性が少な
く一定のオーダーを保っており、太陽風が大局的に
は等方的に質量を放出しているといえる。
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4 Discussion
本研究では、Ulysses探査機の観測データを用いて、

太陽風速度と密度の関係性、およびそこから導出さ
れる質量フラックスの緯度分布と時期依存性につい
て検討した。得られた結果は、太陽風による質量損
失が太陽活動周期に伴って一定の変動を見せつつも、
全体としては比較的安定したオーダーを保っている
ことを示している。散布図において速度と密度の間
に反比例的な関係が見られたことは、太陽風の基本
的な性質を反映している。特に極小期においてこの
関係が強く現れたことから、高速太陽風（典型的に
はコロナホール起源）と低密度との対応関係が安定
していることが示唆された。一方で、極大期には相
関が弱まり、太陽風構造の不規則性や多様性が増す
ことが確認された。これは、極大期においてコロナ
構造が複雑化し、太陽風源の空間的・時間的変動が
大きくなることによると考えられる。
質量損失率の推定において、どの期間においても

10−14𝑀�/yr程度の値が得られたことは、太陽風の大
局的な質量放出が、少なくとも時間平均的には等方
的かつ定常的であるという仮定を支持する。これは、
地球軌道上のデータのみに依存する計算結果とも整
合しており、Ulyssesのような高緯度観測によって得
られた補完的な視点が、この仮定の妥当性を検証す
る上で重要であることを示す。
一方で、極大期にはばらつきが大きく、質量フラッ

クスの空間的不均一性が顕在化していることも確認
された。これは、将来的に緯度依存性をより詳細に
取り込んだ非等方的なモデルでの再評価を必要とす
ることを示唆している。

5 Conclusion
本研究では、Ulysses探査機による太陽風のその場

観測データを用いて、近日点付近の太陽風速度と密
度の関係性を解析し、質量フラックスの変動と太陽
の質量損失率を推定した。

• 速度と密度の間には明瞭な負の相関（反比例）関
係が見られ、特に極小期においてその傾向が顕
著であった。

• 相関の強さは活動期により異なり、極大期では
ばらつきが大きく、太陽風の不規則性が高まる

ことが確認された。

• 各活動期における速度と密度の関係から質
量フラックスを推定し、全体の質量損失率は
10−14𝑀�/yr程度であることが明らかになった。
これは、太陽風が等方的に放出されていると仮
定した場合の見積もりと良く一致する。

これらの結果は、太陽風による質量損失が活動周期
にわたって比較的一定の範囲に保たれていること、ま
た太陽の質量進化や宇宙環境への影響を評価する上
で、Ulyssesのような高緯度観測が不可欠であること
を示している。今後は、太陽に近い領域での観測や
複数探査機の統合的解析を通じて、より詳細で時間
変動を含んだ質量損失モデルの構築が期待される。
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図 1: Ulyssesの全期間における緯度変化（上段）および太陽風速度（中段）と密度（下段）のその場観測
データ。1995年（極小期）、2001年（極大期）、2008年（極小期）にそれぞれ近日点を通過している。
極小期では赤道付近で低速・高密度な太陽風、高緯度で高速・低密度な太陽風が卓越している。
極大期ではこの関係が弱まり、南半球と北半球で速度と密度の構造が非対称になっていることがわかる。

図 2: 3期間での速度と密度の散布図。赤：南緯 90°～40°、緑：南緯 40°～北緯 40°、青：北緯 40°～90°。
横軸（太陽風速度）と縦軸（陽子個数密度の逆数）の相関関係、および両者の間に比例関係があると仮定し
た場合の比例定数を導出した。

期間 活動期 相関係数 質量損失率 [𝑀�/yr]
1994-1995 極小期 0.72 1.43 × 10−14

2001-2002 極大期 0.45 1.28 × 10−14

2007-2008 極小期 0.67 1.02 × 10−14

表 1: それぞれの期間での「太陽風速度」と「陽子個数密度の逆数」との相関関係、およびこれらから仮定
した比例関係より導かれる質量損失率。

62



——–indexへ戻る

TP-03

多波長紫外線分光観測による太陽活動領域の形成過程
の解明

総合研究大学院大学
西岡　政寛

63



2025年度 第 55回 天文・天体物理若手夏の学校

多波長紫外線分光観測による太陽活動領域の形成過程の解明
西岡 政寛 (総合研究大学院大学 先端学術院)

Abstract

太陽における出現中の活動領域には, 3000 G に達する磁場を有する黒点が光球に形成される. そして光球を
通じて浮上する磁束は, 磁気エネルギを熱エネルギや運動エネルギに変換する磁気リコネクションを誘発す
る. 現在開発中の太陽観測衛星である Multi-slit Solar Explorer (MUSE) や SOLAR-C による極端紫外線
での太陽観測により, 活動領域の形成過程や磁気リコネクションの発生メカニズムに関する新たな知見が得ら
れることが期待されている. 近年の Interface Region Imaging Spectrograph (IRIS) による 1331.7–1407.0

Å の遠紫外線観測および 2782.7–2835.1 Å の近紫外線での分光観測により, 太陽表面のすぐ上部にある表面
温度約 6000 K の冷たい光球には一時的に約 100,000 K まで加熱される高温プラズマが存在する可能性が示
唆された. このプラズマは磁気リコネクションが生じる領域に存在しており, これは Hα線の両翼に一過的な
増光として現れる Ellerman bombs (EB) と共通する特性である. しかし, 後の Hαスペクトルと IRISの同
時観測により, この増光は UVバーストとして考えられるようになった. このプラズマの電離に要するエネ
ルギは, EBの推定値を 1桁以上超過しており, 太陽最大の爆発現象であるフレアに要するエネルギの 0.1 %

から 1 %に達する. このような IRIS衛星を用いた観測的研究は, 光球の構造やその振る舞いに関するこれま
での理解を修正する必要があることを明らかにした.

本発表では, Peter et al. (2014)のレビューを行い, 将来的なMUSE衛星や SOLAR-Cの観測的研究に向け
た, 活動領域の形成過程における課題について議論する.

1 Introduction

太陽のコアで核融合により水素がヘリウムに変換
することによって生成されるエネルギは, 輻射と対流
によって太陽表面に向かって輸送される. 光球より
上の太陽大気は伝統的に 1次元的に成層化したもの
として記述されてきた. 高度方向に温度は一旦低下
した後, 彩層で再び少し上昇する. そして放射損失と
水素イオン化による緩和ができなくなると温度は急
上昇し,太陽の最外層であるコロナに到達する.

そこでより高度な観測とモデルによって, 彩層から
コロナにかけて非常に複雑な構造が存在することが明
らかになってきた. 従来のモデルでは, 冷たい光球内
における高温ガスの存在すなわち温度構造の反転の証
拠は見つかっていなかった. しかし, Interface Region

Imaging Spectrograph (IRIS) による 1331.7–1407.0

Å の遠紫外線観測および 2782.7–2835.1 Å の近紫外
線での分光観測により, 4000 K(またはそれ以下)の
光球に, 約 100,000 Kに達するプラズマの小さなポ
ケットが埋め込まれているように見えることが明ら
かになった. この発見を更に詳細に解析することに
より, 太陽表面から上層大気にかけた構造やプラズマ

物理の理解に新たな視点を与えることができる.

2 Methods and Observations

Peter et al. (2014) では,2013年 9月 24日 11:44～
12:04 (UT) に IRISが取得した観測データを用いて,

活動領域の磁束出現に伴う紫外線スペクトル変化を解
析した. 観測は, 東西 140 arcsec, 南北 175 arcsecに
わたる領域を対象に, Si IV 1394, 1403 Å, C II 1335

Å, O IV 1401 Å, Mg II 2796, 2804 Å という複数の
紫外線輝線を用いた分光ラスタースキャンを実施し
た. 分光データには, 暗電流除去, フラットフィール
ド補正, 幾何学補正が施された Level 2データを使用
している.

さらに, IRISの 1400 Å帯におけるスリットジョー
イメージを用いて時間変化を解析し, Solar Dynam-

ics Observatory (SDO) の観測データのうち Atmo-

spheric Imaging Assembly (AIA) の 1600 Å, 171 Å,

304 Å の各データおよび Helioseismic and Magnetic

Imager (HMI) の磁場データと空間的に位置合わせ
を行った. これによりドップラーシフトによる速度
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診断や吸収線の出現位置・移動, Si IV / O IV 輝線
比による電子密度推定といった解析を実施した.

3 Results

図 1: IRISで観測された増光現象の解析結果. 左側
のパネルは, Si IV 1394 Åの分光ラスターイメージ
(A), 1400 Åのスリットジョーイメージ (B), HMIで
測定された表面の視線方向磁場 (C)を示している. 右
側のパネルは, AIAの異なる波長帯での測定結果で
あり, それぞれ 106 Kのコロナ (D), 105 Kの遷移層
(E), 104 K未満の彩層 (F)を表している. Peter et

al. (2014)より引用.

図 1Aにおける bombs 1–4は, IRISで観測された
4つの増光現象を示しており, いずれも Si IV線にお
いて極端な輝度上昇を示した. そのうち bomb 1で
は, 図 2に示されているように ± 75 km s−1 の双方
向ドップラーシフトを伴う明確な二峰性プロファイ
ルが確認された. これは上向きおよび下向きの高速
プラズマ流の存在を示唆している. 一方, 他の増光で
は青方偏移の単峰プロファイルが主に見られ, 視線方
向との関係による見かけの違いである可能性がある.

さらに, 増光領域の上層には Fe II や Ni II による
吸収線が存在し, 冷たい物質が高温領域の上に存在す
る構造が明らかとなった. これらの吸収線は一貫し
て青方偏移しており, 磁束浮上に伴う緩やかな上昇運
動と整合する. 加えてO IV線が全く見られないこと
から, 爆発領域の電子密度は 1013～1014 cm−3 程度
と推定される. これは増光が光球の比較的深い層で
発生していることを示している.

図 2: 増光発生時のスペクトルプロファイル. Peter

et al. (2014)より引用.

4 Discussion

Peter et al. (2014)で報告された光球深部における
“bombs”からは, 多波長紫外線のうち Si IV におい
て顕著な放射を示し, 双方向流や冷たい吸収物質と共
存するという特徴が確認された. これはすなわち, 太
陽表面のすぐ上部にある表面温度約 6000 K の冷た
い光球には一時的に約 100,000 K まで加熱される高
温プラズマが, 図 3に示したような太陽大気下層にお
ける非定常な磁気リコネクションが発生する領域に
存在することを意味している. そしてこの “bombs”

に見られた特性は, 光球においてHα線の両翼に数分
程度の増光として確認される Ellerman bombs (EB)

の特性と共通している. 加えて, “bombs”のプラズ
マの電離に要するエネルギは, EBの推定値を 1桁以
上超過しており, 太陽最大の爆発現象であるフレア
に要するエネルギの 0.1 %から 1 %に達することが
報告された. 以上のような IRIS を用いた Peter et

al. (2014) における観測的研究は, 光球の構造やその
振る舞いに関するこれまでの理解を修正する必要が
あることを明らかにした. しかし, IRISが発見した
“bombs”が EBであるのかどうかという結論に関し
ては, Peter et al. (2014) は Hαスペクトルと IRIS

による同時観測のデータが存在しないことを理由に
明らかにしていない.

以降の研究により, Peter et al. (2014)にて報告さ
れた “bombs”は, EBとは異なり彩層のより高い位置
で発生する UVバーストであると考えられるように
なった. Hansteen et al. (2017)は, 3次元輻射磁気流
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図 3: 増光発生のシナリオ. Peter et al. (2014)より
引用.

体 (3D RMHD) シミュレーションにより, 増光発生
高度がそのスペクトルの性質を決定づける根本要因
であることを明らかにした. 図 4に Hansteen et al.

(2017)でのシミュレーションにおけるEB (a–c), UV

バースト (d–f), 小規模彩層フレア (g–i) における超
音速の双方向流のシミュレーション結果の断面図を示
す. EBの上方では, 高密度 (8 ∼ 10−3 g cm−3 )・低
温 (∼ 7.5 × 103 K) の光球から彩層下部にかけて存
在するプラズマが,リコネクション・ジェットに沿って
約 20 km s−1の速度で放出した.一方で約 1300 kmの
高度では,密度が同じであるにもかかわらず温度が
約 10倍高い (∼ 7.5 × 104 K) 彩層物質が, リコネク
ションによって加熱され, 強い Si IV輝線を放射する
UVバーストを形成した. これは, UVバーストが高
度 1–2 Mmの彩層中部で生じており, 光球深部での
エネルギ解放に留まる EBとは発生高度が異なるこ
とを意味する.

加えてシミュレーションでは, リコネクションによ
り生成されたジェットの速度が 40–70 km s−1に達し,

上向き成分は温度 (1–2)× 104 Kの冷たい彩層プラ
ズマをコロナ高度 ( ≧ 4 Mm) まで輸送しているこ
とが確認された. 一方, 下向きジェットは圧縮によっ
て加熱され, アーチ状の磁場構造の底部 ( ≈ 1 Mm)

で停止する. このような熱力学的構造の違いはEBと
UVバーストを明確に区別している.

しかし, EBやUVバーストがどのような磁場構造
の中で生まれ, どのように周囲の大気と相互作用する

図 4: 複数高度で発生する超音速の双方向流のシミュ
レーション結果. 左から温度 (第 1列), 垂直速度 (第
2列), 密度で規格化したジュール散逸 (第 3列) を示
す. Hansteen et al. (2017)より引用.

のかというメカニズムの解明には, より長時間・高空
間分解能での多波長同時観測が不可欠である. そこ
で, 今後打ち上げが予定されているMulti-slit Solar

Explorer (MUSE) や SOLAR-C によって取得され
た, 従来の観測よりはるかに長時間・高空間分解能か
つ多波長での極端紫外線 (EUV) 分光観測データを
用いた太陽活動領域の観測的研究が検討されている.

De Pontieu et al. (2020)において, MUSEは 1–4 s

の時間分解能で EUVの 37スリット同時分光観測を
実現し, 短寿命なEBやUVバーストの発生過程を連
続的かつ 2次元的に追跡することが期待されている.

一方, Shimizu et al. (2020)において, SOLAR-Cは
最短 0.5 sの高い時間分解能で EUVでの 0.8”以下の
空間分解能での分光観測を行い, 彩層からコロナまで
の幅広い温度帯における磁気エネルギの輸送過程を
捉えることを目指すとされている.

5 Conclusion

Peter et al. (2014) は, IRIS による高分解能紫
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外線観測を通じて, 光球の低高度において一時的に
100,000 Kに達する小規模増光現象が発生した可能
性を初めて詳細に明らかにした. 観測された増光現
象は, 冷たい層の下に高温領域が形成されるという
従来の大気モデルとは異なる温度構造を示しており,

磁気リコネクションによる突発的な加熱・加速によ
り生じた可能性が高い. ただし, Peter et al. (2014)

にて報告された増光現象は EBと同一のものではな
く, UVバーストと呼ばれる新たな現象である可能性
が高い. また, Hansteen et al. (2017)の輻射磁気流
体シミュレーションにより, 増光現象の発生高度の違
いが EBと UVバーストの違いを生み出しているこ
と, UVバーストは必ずしも光球高度の増光現象とは
考えにくいことが指摘された.

今後の研究では, IRISデータの更なる詳細解析や
具体的な条件下における活動領域の数値シミュレー
ションを通じて, 爆発現象の形成・進化メカニズムを
より定量的に検証することを目指している. 加えて,

MUSE や SOLAR-C による将来太陽観測において,

取得された活動領域データの解析に向けた準備を進
める予定である.
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静穏太陽の高速磁化流の観測的研究とSUNRISE-3への展望
蔡 淑珺 (東京大学大学院 理学系研究科)

Abstract

太陽光球の静穏領域には、磁束密度の高いネットワーク構造と、それに囲まれたインターネットワーク領域
が存在する。インターネットワーク領域には、時間とともに形成・消失を繰り返す小スケールの動的な磁場
構造が現れ、それらは太陽大気中のエネルギー輸送や局所的加熱に関与していると考えられ、いつも注目を集
めている。このような微細な磁場構造を明らかにする上で、Stokes V プロファイルの解析は極めて重要であ
る。特に、速度や磁場に視線方向に沿った勾配が存在する場合、Stokes V の形状は非対称となり、ときに単
一ローブのプロファイルとして現れる。理論的研究によれば、これらの単一ローブ構造は急峻な速度勾配や
磁場勾配によって形成されると示唆されており、静穏領域における磁場構造の指標となる。このような背景
のもと、太陽観測衛星「ひので」に搭載された偏光分光装置によって取得された太陽面中心の静穏領域デー
タを用いた観測研究が行われている。Quintero Noda et al. (2014) では、強い青方偏移あるいは赤方偏移を
伴う単一ローブの Stokes V プロファイルが多数検出されている。これらの検出には、Mart́ınez Pillet et al.

(2011)による連続光位置の Stokes V信号を用いたスキームが適用され、結果として両端が反対極性の磁場
を持つペア構造と、それを結ぶ線形偏光信号が確認された。この先行研究を参考に、気球望遠鏡 SUNRISE-3

搭載の偏光分光装置 SCIPで取得した高空間分解能データを用いて予備解析を行った。Fe Iおよび光球上層
に感度の高い K I線では、青方・赤方偏移を伴う異常プロファイルが確認され、その空間分布に高度依存性
の兆候が見られた。一方、Ca II線では顕著な対応は見られず、今後の詳細解析が求められる。

1 Introduction

太陽光球の静穏領域には、磁束密度の高いネットワー
ク構造と、それに囲まれたインターネットワーク領
域が存在する。インターネットワーク領域には、時
間とともに形成・消失を繰り返す小スケールの動的
な磁場構造が現れ、それらは太陽大気中のエネルギー
輸送や局所的加熱に関与していると考えられ、いつ
も注目を集めている。このような微細な磁場構造を
明らかにする上で、Stokesパラメータの Stokes Vプ
ロファイルの解析は極めて重要である。
Stokesパラメータは、光の偏光状態を記述するため
の重要な指標であり、Stokes Iは強度、QとUは線偏
光、Vは円偏光を表す (del Toro Iniesta 2003; Landi
Degl’Innocenti 1992; Mart́ınez Pillet et al. 1997)。
静止した大気中で、鉛直方向に一様な磁場を仮定し、
LTE条件およびゼーマン効果の枠内では、StokesV
プロファイルはゼロ交差点に対して完全に反対称で
あり、その中心波長は StokesIの吸収線中心と一致す
ることが期待される。しかし、実際の太陽大気では、
この理想的な対称性からの逸脱が頻繁に観測される。
特に、StokesVの面積非対称（δA ≈ 1）は、視線方
向の速度勾配や磁場ベクトルの高度方向勾配に起因
するとされている。(Landi Degl’Innocenti 1992)
高分解能観測によって、活動領域やプラージのみな
らず、静穏領域においても著しい非対称性を示す
StokesV プロファイルが報告されている (Mart́ınez
Pillet et al. 1997; Viticchié & Sánchez Almeida
2011)。その中でも、極端な場合には一方のローブ
が完全に消失し、単一ローブプロファイル（δA ≈ 1）

が出現する。このようなプロファイルは、急峻な速
度勾配と磁場構造の複雑性を反映し、小スケール
の磁束ループや局所的なダウンフロー／アップフ
ローに関連していると考えられている (Steiner 2000;
Grossmann-Doerth et al. 2000)。このような極端に
非対称な StokesVプロファイルの空間分布を明らか
にすることは、静穏太陽におけるフラックスエマー
ジェンスやエネルギー輸送の理解に不可欠である。特
に、これらのイベントは粒状スケール（約 1,000 km）
における磁束浮上に関連しており、しばしば反対極
性の円偏光信号を持つペアとして出現し、その間に
線形偏光信号が分布することが先行研究で示されて
いる (Quintero Noda et al. 2014; Mart́ınez Pillet et
al. 2011)
したがって、本講演ではHinode/SPおよびSUNRISE
の分光偏光データを用いて、単一ローブの Stokes V
プロファイルの検出およびその空間分布の特徴を調
査する。

2 Observations and analysis

本講演で紹介する Quintero Noda et al. (2014) の研
究では、太陽観測衛星「ひので」に搭載されたスペク
トロポラリメータ (Lites et al. 2013)Fe I 6301.5 Å
および 6302.5 Å吸収線における Stokesベクトルを、
波長サンプリング 21.5 mÅ pixel−1、空間サンプリン
グ 0.16″（ノーマルマップモード）で測定する。露
光時間は 1スリット位置あたり 4.8秒であり、得ら
れる雑音レベルは Stokes Vで約 1× 10−3 Ic、Stokes
Q,Uで約 1.2×10−3 Icである（ここで Icは連続光強
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度を示す）。本解析の対象は、視野 328”×154”で取得
されたディスク中心のノーマルマップ観測である。
イベント識別には、Mart́ınez Pillet et al. (2011) が
提案した手法を踏まえた。この方法では、Fe I 6302.5
Å線の中心から± 272 mÅ離れた波長位置（連続光
付近）における Stokes V信号を用いて、青翼および
赤翼のマグネトグラムを作成する。これらのマグネ
トグラムに対し、Stokes V信号が 0.5% Ic 以上のピ
クセルを候補とし、さらに孤立したノイズを排除す
るため、２つピクセル以上で構成される領域のみを
イベントとして定義した。こうすることで、青方偏
移および赤方偏移を伴う強い円偏光シグナルを効率
的に抽出できる。図 1に示すように、Mart́ınez Pillet
et al. (2011) は青翼および赤翼マグネトグラムを用
いてイベントを識別した。

図 1: イベント識別に用いられたマグネトグラムの
例。上段：青翼マグネトグラム（白は強い円偏光信号、
黒は線形偏光信号）、下段：赤翼マグネトグラム（同
様）。黒丸はMart́ınez Pillet et al. (2011)の後続解
析で詳細に調べられた領域を示す。(Mart́ınez Pillet
et al. 2011)

3 Results and discussion

Quintero Noda et al. (2014) は、上述の手法を用い
て、静穏領域において強い青方偏移あるいは赤方偏
移を伴う単一ローブの Stokes Vプロファイルを多数
検出した。これらのプロファイルはすべて著しく非
対称（δA → 1）であり、失われたローブが中心波長
側に位置している点が共通している。選定されたイ
ベントの多くは、青方偏移と赤方偏移のペアとして
現れ、両端が反対極性の磁場を有し、その間は顕著な
線形偏光信号で結ばれていた（図 2の上段）。緑色で
示された顕著な線形偏光信号がある領域では、Stokes
Vプロファイルも高度に非対称であるが、青・赤イ

ベントとは異なり、同符号の二つのローブを持つ形
状を示す。このような空間的配置は、小スケールの
Ω型磁束ループの存在を示唆している。
一方、孤立している青方偏移イベントも検出された。
近傍に対応する赤方偏移イベントは認められなかっ
た。これら孤立ケースの Stokes Vプロファイルは、
ペアで見られるものと類似するが、その振幅は一般
に反対極性の磁場を持つ事例より大きく、強い青方
偏移を示す特徴を持つ（図 2の下段）。

図 2: ノーマルマップで検出されたイベント周辺にお
ける円偏光プロファイル（Stokes V）の典型的な空
間分布を示す。各パネルには、ひので/SPによって
取得された 2本の鉄吸収線（6301.5 Åおよび 6302.5
Å）に対応する隣接プロファイルが表示されている。
青色は、強い青方偏移を伴う単一ローブの Stokes V
プロファイルを示すピクセルを表す。緑色は、線形
偏光信号が 0.01Ic 以上のピクセルを示し、赤色は、
強い赤方偏移を伴う単一ローブの Stokes Vプロファ
イルを示すピクセルを表す。縦線は、それぞれの吸
収線の中心波長位置を示す。(Quintero Noda et al.
2014)

この Quintero Noda et al. (2014)の結果を基に、
気球望遠鏡 SUNRISE-3によって取得された近偏光
分光データに同様の手法を適用し、異常 Stokes Vプ
ロファイルの検出を試みた。解析対象は、2024年 7
月 10日に観測された視野 58”×58”のラスタースキャ
ンデータであり、露光時間は 1スリット位置あたり
1 秒、1 スキャンに約 12 分を要する。(Katsukawa
et al. 2020) Fe I, K I, Ca II吸収線を含む複数波長
において、以下の条件でイベントを抽出した：イベ
ントの選定条件として、まず円偏光の連続光強度が
|V | ≥ 0.5%Ic であることを要求した。
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Fe I 846nm

Ca II 854nm

K I 766nm

図 3: 解析された Stokes Vプロファイルの典型的な
空間分布を示す。反対極性の磁場を持つ両端が線形
偏光信号で結ばれた典型的な事例である。上段から
順に Fe I、K I、Ca IIの各吸収線に対応。

Fe I 846nm

Ca II 854nm

K I 766nm

図 4: 解析された Stokes Vプロファイルの典型的な
空間分布を示す。青方偏移を伴う単一ローブの事例
である。上段から順に Fe I、K I、Ca IIの各吸収線
に対応。
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さらに、プロファイルが顕著な青方偏移または赤方
偏移を示す場合を対象とした。加えて、線形偏光信
号の最大強度が 0.8%Ic 以上であることを基準とし、
これらの条件をすべて満たす領域をイベントとして
抽出した。
初期解析の結果、光球と光球上層に感度を持つ Fe I
およびK I線では、ひのでの結果と類似した強い非対
称 Stokes Vプロファイルが複数確認され、反対極性
の円偏光信号と線形偏光信号が近接して分布する事
と青方偏移を伴う単一ローブの事例が見られた。一
方で、彩層感度の高いCa II線では対応が明瞭ではな
く、これは磁場強度が高度とともに減衰し、ループ構
造が高層で拡散している可能性を示唆している。こ
れらの典型的なプロファイルの空間分布を図 3、4に
示す。また、各パネルには、SUNRISE-3によって取
得された隣接するプロファイルが示されており、そ
の選択はQuintero Noda et al. (2014)の手法に基づ
いていた。

4 Conclusion

本講演では、静穏太陽における高速磁化流とそれに
伴う異常 Stokes Vプロファイルに関する観測的研究
を概観した。先行研究により、光球のインターネッ
トワーク領域において、急峻な速度・磁場勾配に起
因する単一ローブの Stokes Vプロファイルや極端な
非対称性が多数報告されてきた。これらは、粒状ス
ケールで発生する磁束浮上や磁場再配列と密接に関
連し、しばしば線形偏光信号を伴って対を成して出
現することから、小スケール磁場構造の理解に不可
欠な診断指標である。しかしながら、従来の観測は、
空間分解能の制約により、これらの現象の発生高度
を十分に追跡することが困難であった。また、光球
から彩層にかけての磁場構造の連続性については、多
くの未解明点が残されている。
この背景を踏まえ、SUNRISE-3に搭載された SCIP
は、Fe I、K I、Ca IIといった複数高度に感度をも
つ吸収線を高空間分解能で同時観測できるという特
徴を有する。これにより、光球から彩層に至る磁場
構造の高度依存性の検証が可能となることが期待さ
れる。
今後は、先行研究と今回の初期解析結果を踏まえ、よ
り広範かつ高精度な統計解析を実施し、太陽光球に
おける小スケール磁気活動の高度依存性や磁場ダイ
ナミクスの詳細な解明を目指す。
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複数の彩層ラインで観測されたフレアループとフレアリボンのスペクトル
の特徴

夏目 純也 (京都大学大学院 理学研究科)

浅井 歩、上野 悟、大津 天斗 (京都大学)、一本 潔 (立命館大学、京都大学)

Abstract

太陽・恒星フレアは磁気エネルギーが磁気リコネクションにより爆発的に解放される現象である。太陽フ
レアと異なり恒星フレアは、空間分解して観測することができないため、恒星フレアを理解するために、空
間分解能をもつ太陽のデータをあえて空間積分し恒星データを模して調べる Sun-as-a-star 解析が近年行わ
れてきている。フレアリボンは、磁気リコネクションにより発生した非熱的粒子や熱流が彩層に衝突し加熱
され明るくなる構造である。フレアループはその加熱により彩層蒸発されたプラズマが上空の磁気ループに
沿って見える構造であり、彩層蒸発直後の温度は ∼ 107Kであるが放射冷却により ∼ 104Kになると彩層ラ
インで検出できる。彩層ラインでのフレアループの Sun-as-a-star 解析は主に Hα線で行われており、複数
の彩層ラインで行ったものはほとんどない。そこで、本研究では京都大学飛騨天文台ドームレス太陽望遠鏡
(DST)を用いて、2023年 8月 5日に発生した X1.6クラスフレアを、フレアピーク (22:21 UT)の 4分後か
ら約 3時間にわたり、Hα線 (Hα)と Ca II K線 (CaK)、Ca II 8542 Å(CaIR)、He I 10830 Å(He)の 4つ
の彩層ラインで同時撮像分光観測した。フレアリボンからの増光が 4つ全てのラインで観測されたほか、フ
レアピークから約 10分後には 4つ全てのラインの線中心でほぼ同時にフレアループからの増光が観測され
た。フレアピークから約 20分後には Heのフレアループの増光が消えた。翼部では CaK線でフレアループ
の増光が、それ以外のラインでフレアループの減光が観測された。フレアループの領域に Sun-as-a-star 解
析を行うと、フレアループの増減光に対応するシグナルが確認された。フレアリボンの領域に対して行うと、
時間がたつにつれ減少する増光のシグナルが確認できた。これらの現象を含む全体の領域を積分すると、フ
レアリボンの増光に加えフレアループの領域での解析で確認できたシグナルが確認できた。本講演ではこの
結果の詳細と恒星観測に対する示唆について説明する。

1 導入
太陽・恒星フレアは磁気エネルギーが磁気リコネク

ションにより爆発的に解放される現象である。太陽
フレアと異なり恒星フレアは、空間分解して観測す
ることができず、解釈に困難を伴うことがある。そ
こで、恒星フレアを理解するために、空間分解能を
もつ太陽のデータをあえて空間積分し恒星データを
模して調べる Sun-as-a-star解析が近年行われてきて
いる。
太陽フレアでは、磁気リコネクションにより発生

した非熱的粒子や熱流が彩層に衝突し加熱され明る
くなる構造である「フレアリボン」や、その加熱に
より彩層蒸発されたプラズマが上空の磁気ループに
沿って見える構造である「フレアループ」が観測さ
れる。フレアループについて、彩層蒸発直後の温度

は∼ 107Kであるが、時間がたち放射冷却で∼ 104K

まで下がると彩層ラインで検出できる。これらの現
象はそれぞれ彩層凝縮による下降流や磁気ループに
沿って落ちる下降流により赤方偏移を伴うことが多
い。M型星の Hαのフレア観測では彩層凝縮やフレ
アループによるものと考えられる赤方偏移成分が検
出された (Namizaki et al. (2023))。Hα線でのフレ
アループの Sun-as-a-star解析ではフレアループの成
分が積分後のスペクトルにも現れることが分かって
いる (Otsu et al. (2024))。
フレアの Sun-as-a-star解析に用いられる彩層ライ

ンは主に Hαであるが、単一のラインの観測では他
のシグナルと重なり合うことで情報が失われること
がある。密度、温度、高度など、異なる物理条件に
感度を持つ複数のラインを組み合わせて観測するこ
とで、単一のラインよりもより多くの情報を得るこ
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とができる。例えば、CaKではM型星フレアの観測
で、他のラインよりも長い間持続する増光が検出さ
れている (Kowalski et al. (1993))。また、Heではコ
ロナからの照射によってより強い吸収感度を持つこ
とが知られている (Fontenla (1993))。本研究では、
これらの彩層ラインで Sun-as-a-star解析を行い、そ
の比較から恒星フレアの観測の解釈となる情報を単
一のラインの場合よりも多く得ることを目的とする。

2 手法
2.1 観測
2023年 8月 5日 22:21 UT(以降時刻は UT)に発

生した X1.6クラスフレア (図 1(a))を、DST2階の
水平分光器を用いて同時撮像分光観測した。観測し
た彩層ラインは Hαと CaK、CaIR、Heの 4つであ
る。観測領域は図 1(b)の通り、太陽の西縁付近の活
動領域 NOAA 13386 である。観測時間は図 1(a)の
赤矢印で示した時間帯である。

図 1: (a)GOES 衛星が観測した太陽の軟 X 線 (1-8

Å) のフラックス時間変化。赤矢印は観測時間を表
す。(b)SMART/SDDI Hα線中心の太陽全面像。観
測領域を赤枠で表示。(c)DST観測領域のHα線中心
単色像。

観測開始時刻の 5日 22:25(フレアピークの 4分後)

に 2対のフレアリボンの増光が 4つの線中心画像 (図
2(a))の下部で確認できる。その 7分後の 22:32にポ
ストフレアループが出現し、図 2(a)の赤矢印で示し
た箇所に 4つのラインで同時に増光として現れた。そ
の 11分後の 22:43の画像では図 2(a)のようにHeの

線中心で増光が小さくなり、減光に転じた。図 2(b)

の 23:43の赤側 +50 km s－ 1 の画像の矢印で示した
フレアループが、CaK 以外では減光、CaKでは増
光で現れた。ループは見た目の位置が上昇していき、
23:53 の画像ではループの一部が太陽の縁の外にあ
ることがわかる。

図 2: (a)4つの彩層ラインの線中心の単色像の時間
変化。(b)4つの彩層ラインの赤側 50 km s−1 単色像
の時間変化。(a)(b)いずれも、横軸はスリット方向、
縦軸はスキャン方向である。白字は時刻を表し、丸
数字は図 1(a)の丸数字の時刻に対応。

2.2 解析
Hα 線でフレア等の Sun-as-a-star 解析を行った

Otsu et al. (2022) を参考に、4 つのラインにつ
いて、図 1(c)で表した領域D = D1(フレアループ),

D2,(フレアリボン), D1 + D2(太陽面内フレア領域)

の 3つの領域に対し解析を行った。なお、D1にはフ
レアループだけでなく、一部フレアリボンからの寄
与も含まれる。以降では時刻 tを 5日 22:25からの
経過時間 (分)と定義する。
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1. 撮像分光観測データ I(λ, t, x, y)を座標 (x, y)に
ついて領域Dで積分しスペクトル LD を作成：

LD(λ, t) =

∫
D

I(λ, t, x, y)dxdy (1)

2. 時刻 tのスペクトル LD から参照時刻 t0(観測終
了直前時刻 (t = 175min)とする)のスペクトル
LD の値で差分を取りダイナミックスペクトル
∆SD を作成、太陽全面の値で規格化：

∆SD(λ, t) =
LD(λ, t)− LD(λ, t0)

Lfull-disk(λc, t0)
(2)

3 結果と議論
フレアループの領域D1のダイナミックスペクトル

とそれを線中心から ±5 Åの範囲で積分した等価幅
を、それぞれ図 3(a)と (b)に示す。ダイナミックス
ペクトルでは、フレアループの出現の時刻に Hαや
Heで増光がみられ、その後翼部で CaKで増光、そ
れ以外のラインで減光した。翼部の増減光はいずれ
のラインも赤側が強かった。等価幅は、フレアルー
プの出現の時刻に 4つのラインで増加した。その後
CaK以外は減少し、CaKはより長い時間増光が続い
た。Ｈｅではその後１時間以上減光が続いた。フレ
アループ出現以後の結果は、図 2で分かったフレア
ループの撮像画像の特徴と一致しており、図 3のス
ペクトルや等価幅は、積分後もフレアループの情報
を持っているといえる。フレアループ出現以前のHe

以外の増光もフレアリボンの撮像画像と一致するた
め、領域 D1 に含まれるフレアリボンによる情報も
持っているといえる。
フレアリボンの領域D2のダイナミックスペクトル

と等価幅を、それぞれ図 4(a)と (b)に示す。ダイナミ
ックスペクトルについて、観測開始時刻 t = 0min(フ
レアピークから 4分後)から線中心で赤側に偏った増
光があり、時間がたつにつれて増光が減少した。等
価幅は He以外で観測開始時刻から増光が減少した。
Heの等価幅は他のラインよりも早く増光が消えた。
観測開始時刻での増光や赤側に偏った増光は、それ
ぞれ図 2や彩層凝縮の特徴と一致しており、積分後
もフレアリボンの情報を図 4のスペクトルや等価幅
は持っているといえる。
太陽面内フレア領域D1 +D2のダイナミックスペ

クトルと等価幅を、それぞれ図 5(a)と (b)に示す。

図 3: (a)領域 D1 についての、4 つのラインのダイ
ナミックスペクトル。横軸は観測開始 (22:25) から
の経過時間で、縦軸はドップラー速度及びライン中
心からの波長差である。橙を増光、青紫を減光とし
て、波長範囲が |vD| < 200km s−1 となる範囲を表
示。(b)領域D1についての、4 つのラインの差分等
価幅。差分には観測終了直前の値を用いている。紫
色の線は、GOES衛星の軟 X線 (1-8 Å)フラックス
時間変化である。(a)(b)ともに、緑色の縦線はポス
トフレアループが出現した時刻 t ∼ 7minを表す。

ダイナミックスペクトルについて、図 3で分かった
フレアループ出現時刻での増光や翼部での増減光が
図 4を含めた領域の積分でも現れた。等価幅につい
ても、図 3で分かったフレアループ出現時刻での増
光やその後の増減光の増減光の継続が現れた。フレ
アループ出現前では、He以外のラインでは増光を示
しており、図 3、4の出現前の増光の特徴を持ってい
る。したがって、出現前の増光はフレアリボンによ
るものと考えられる。図 3に現れたフレアループ出
現以後の特徴はフレアループのシグナルであるので、
フレアリボンを含んだ領域の積分でも、フレアルー
プの情報を図 5のスペクトルや等価幅は持っている
といえる。
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図 4: (a)領域 D2 についての、4 つのラインのダイ
ナミックスペクトル。(b)領域D2についての、4 つ
のラインの差分等価幅。図 3と同様の方法で表示。

4 結論と今後の展望
本研究では、飛騨天文台DSTを用いてHαとCaK、

CaIR、Heの 4つの彩層ラインでフレアの同時撮像
分光観測を行い、観測データを Sun-as-a-star 解析を
通してこれらのラインの比較を行った。ダイナミッ
クスペクトルや差分等価幅から、フレアループ出現
による増光や、翼部での増減光の違いとそれに伴う
等価幅変化の違いがあることが分かった。フレア領
域全体の積分後もこれらのフレアループの特徴があ
ることが分かった。
太陽面内フレア領域D1 +D2での積分は、太陽を

星とした見た時の結果ということができ、若いもの
を除くG型主系列星においては似た特徴を持つスペ
クトルや等価幅が観測されると考えられる。若い G

型主系列星については、太陽より強いコロナからの
EUVやX線放射があるため、特にHeで太陽と異な
る結果が考えられる。M型星では、G型星とは異な
る背景光スペクトルを持つため、輻射輸送過程を考
えると太陽との直接比較は難しく、解明には輻射輸

図 5: (a)領域D1 +D2についての、4 つのラインの
ダイナミックスペクトル。(b)領域 D1 +D2 につい
ての、4 つのラインの差分等価幅。図 3と同様の方
法で表示。

送シミュレーションが必要である。まずは、太陽での
観測結果を再現する物理的条件を調べるため、非局
所的熱力学平衡輻射輸送計算ライブラリ (Huang &

Ichimoto (2023))を用いてスペクトルの再現を行う
予定である。
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磁気活動性の高いK型星PW Andの
Hα線と近赤外CaII三重輝線での分光観測 (2)

永田 晴飛 (兵庫県立大学大学院 理学研究科)

Abstract

太陽で、フレアと呼ばれる爆発現象や黒点の生成など活動性が確認されている。これらの原因や構造を詳し
く理解するために、太陽を含めた様々な恒星で活動性の指標となる彩層輝線の観測が行われている。彩層輝
線としてはこれまでは Hα線の他に CaII HK線がよく用いられているが、低温の星では CaII HK線は観測
が困難である。我々は、西はりま天文台の 2mなゆた望遠鏡と可視光高分散分光器MALLSを用いて、高い
活動性を示す K型星 PW Andに対し、Hα線及び近赤外 CaI三重輝線 (CaII IRT)を含む波長域で分光観測
を行ってきた。2022年観測では、Hα線と CaII IRT(特に 8542Å線)においって相関した変化がみられ、同
時期の TESS衛星による観測からは、黒点の見え隠れと同期した変動であることが示唆された。しかしなが
ら、この同期は弱く、活動性の指標として有用であるかどうかは明確ではなかった。そこで 2024年には、自
転周期全体をカバーするように再度 TESS衛星との同時観測を実施し、Hα線と CaII IRTの相関をより詳
細に調べるとともに、中期的な活動性の変化についても調べた。その結果、TESS衛星から得られた光度曲
線からは、2024年には黒点被覆率が 2022年よりも大きくなていることが示唆され、また、Hα線の輝線も
2024年のほうが強くなっていた。しかしながら、Hα線および CaII IRTともに明確な周期的変動は得確認
されなかった。一方で、2022年および 2024年の両年のデータを通して、Hα線と CaII IRT(特に 8542Å)

の中心強度 (core intensity) の間には、一貫して有意な正の相関が確認された。また、フレア活動に注目す
ると、2022年のほうがフレアの頻度および推定されるフレアエネルギーは高かった。これらの結果は、黒点
被覆率や輝線強度といった活動領域の拡がりと、フレア頻度とが必ずしも一致しないことを示している。こ
れまでの研究では、黒点被覆率、輝線強度、フレアの頻度やエネルギーというった各指標は恒星活動の共通
した傾向を示すものと期待されてきた。しかし、本研究により、活動性を正しく評価するためには、単一の
指標だけに依存するのではなく、複数の指標を併用することが不可欠であることが明らかとなった。

1 導入
太陽ではフレアと呼ばれる爆発現象や黒点の生成
など活動性が確認されている。これらの活動性の原
因は、自転に伴う磁気エネルギーによるものと考え
られているが、詳しくはわかっていない。太陽を含
む恒星の活動性の原因や構造を詳しく理解するため
に、太陽を含めた様々な恒星で活動性の指標となる
彩層輝線の観測が行われてきた。現在、太陽につい
ては太陽が十分に近い距離にあるため、空間的に分
解した観測が可能であり、現象そのものを取り出し
て詳細な観測が進められている。しかし、恒星の観
測においては空間分解した観測を行うことができず、
星は点源としてのみ観測される。そのため、太陽観
測の知見から得られた活動性とみられる現象の間接
的証拠を観測することで恒星の活動性の観測が行わ

れている。輝線領域において、彩層大気が加熱され
ることで Hα線やカルシウム輝線などの輝線が発生
する。Hα線は水素のバルマー線のうち主量子数 n =

3 と n = 2 のエネルギー準位の間を遷移するときに
見られるスペクトル線であり、その中心波長は 6563

Åである。カルシウム原子が加熱されると電離カル
シウムの共鳴線である CaIIHK線 (3968,3634 Å)や
CaII三重輝線 (8498,8542,8662 Å)が放出される。
黒点の増減による輝線領域の変化や、フレアなど

による輝線の放出などによる輝線の増減を分光観測
によって調べることで、活動性の変動を知ることが
できるため、太陽を含め様々な恒星で分光観測によ
る活動性の調査が行われてきた。
太陽でのHα線とCaII K線の関係を調べた先行研

究 (livingston et al.,2007)では、CaII HK線とHα線
の中心強度において相関が確認されている。また、こ
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のような相関は他の恒星でも確認されている。恒星
での彩層輝線についての先行研究として、Walkowicz

& Hawley.(2009) ではM型星 81天体のCaII K線と
Hα線の等価幅の相関を調べた。活動的な天体は全体
としてCaII K線とHα線の両方で大きな発光を生じ
相関がみられるが、特定の星を時間分解した測定で
は必ずしも正の相関がみられるわけではないことが
報告されている。
このように、これまでの研究では彩層輝線として

Hα 線の他に CaII HK 線がよく用いられているが、
低温の星では CaII HK線は観測しづらい。そこで本
研究では、西はりま天文台のなゆた望遠鏡と可視光
分光装置MALLSを用いて高い活動性を示すK型星
「PW And」について、複数の彩層輝線（Hα線、近
赤外 CaII 三重輝線:CaII IRT）を含む波長域で観測
を行い、自転による黒点の見え隠れと同期した強度
変化が各輝線で見られるかどうか、また、Ca輝線が
Hα線と同様に活動性を反映するかを調べた。

2 手法
2.1 観測
本研究では 2022年 10月-2024年 10月にTESS衛

星の撮影と合わせて、西はりま天文台のなゆた望遠
鏡と可視光分光装置MALLSを用いて観測したデー
タを解析した。本研究で用いた彩層ラインは Hα線
（6563 Å）、近赤外 CaII三重輝線（8498,8542,8662

Å、以下 CaII IRTと表記）である。また、露出時間
はHα線は 180 s、CaII IRTは 300 sとし、天候状況
により適宜露出時間を変更した。
観測対象星はPW Andromedae = HD 1405（以下

PW And）とした。PW Andはmv=8.6 と比較的明
るい天体である。K型主系列星であり活動性の高い
天体として知られている。表面温度は 5000 Kで K

型に分類される。太陽の年齢は 4.6 Gyr であり表面
温度が 6000 KのG型であることから、PW Andは
若い太陽型星であるといえる。分光観測から Hα線
や CaIIの輝線が観測されており、たびたびフレアと
思われる Hα線などの増光が確認されており、活動
性が高いとされている。
また、等価幅の測定の際に用いるために HD 4628

を標準星として PW Andと同様の設定で撮影した。

2.2 解析
まず、プログラミング言語Pythonを用いて、TESS

衛星による測光データからPW Andの周期を Lomb-

Scargle ピリオドグラム法で導出し、導いた周期で
光度曲線を折り返した。また、観測した分光データ
の解析には The Imaging Reducation and Analysis

Facility(IRAF) software package を使用し、観測し
たデータを一助処理を行った。一次処理後、Hα線と
CaII IRTのスペクトルの等価幅、中心強度の測定を
行い、各波長域の相関や TESS衛星による測光デー
タとの比較を行った。

3 結果・議論
3.1 TESS衛星から求めたPW Andのパ

ラメータ
TESS 衛星による測光データから PW And の周
期を Lomb-Scargle ピリオドグラム法で導出し、PW

Andの周期を導出した。また、光度曲線から黒点被
覆率とフレア頻度を求めた。フレア頻度に関しては
サイン関数でフラット化した光度曲線に対して 3σ
のラインを閾値として、3σ以上の増光があったも
のをフレアと定義していた。各パラメータは図 2に
示した。自転周期に関して、Bahar et al., 2023では
1.7566日であったため、おおむね正しく導出できて
いると考えられる。

図 1: 光度曲線 (TESS衛星)から得た PW Andのパ
ラメータ
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3.2 Hα線とCaII IRTの等価幅の関係
次に、なゆた望遠鏡とMALLSで撮影した画像を

一次処理し、Hα線と CaII IRTの等価幅を測定した
結果を、自転周期で折り返した PW ANdの光度曲
線と重ね合わせた（図 2）。2022年では図 3の赤い
丸で囲んでいる 22/10/5を除いて Hα線の等価幅の
変動が白色光の光度曲線と逆相関になっていること
がわかる。これは、黒点の見え隠れによるものであ
ると考えられ、大きな黒点の周りに輝線領域がある
ことによるものと考えられる。CaII IRTの等価幅は
自転位相に伴った明確な変化が見られず、活動性を
示す彩層輝線としては Hα線より感度が低いとみら
れる。24年では Hα線 CaII IRT共に等価幅の周期
的変化が確認できなかった。22年より 24年のほう
が黒点サイズが大きくなっており、Hα線、CaII IRT

共に輝線強度もやや強くなっている。この結果はこ
の星では黒点と輝線領域の分布が類似していること
を示している。

図 2: 2022年の周期で折り返した PW Andの光度
曲線 (TESS衛星)と輝線の等価幅変化 (なゆた望遠
鏡)。赤い丸で囲った点は 10月 5日である。

3.3 Hα線とCaII IRTの中心強度の関係
中心強度を比較してみると図 4の上部に示された

22/10/5 のデータを除いて、CaII (8542 Å) 線と H

α線の中心強度にわずかながら正の相関 (相関係数
ρ＝ 0.65)が確認された。一方、他の CaII IRT線で
は目立った相関が確認でき　なかった。（8498Å:ρ
=0.35, 8662Å:ρ=0.29）これは活動性を示す彩層
輝線として、中心強度の感度は Hα線と比べて高く
ないが CaII IRTも有用であることを示している。

図 3: 2024年の周期で折り返した PW Andの光度曲
線 (TESS衛星)と輝線の等価幅変化 (なゆた望遠鏡)。

また、2022年と 2024年を比べると、等価幅同様
Hα 線が全体的に強く観測される傾向が見られたが
CaII IRTではこのような傾向は見られなかった。

図 4: CaII（8542 Å）とHα線での中心強度の関係。
横軸は CaII（8542 Å）、縦軸は Hα線の中心強度で
ある。

3.4 2022年10月5日に見られるフレアに
ついて

観測期間中 2022年 10月 5日に Hα線でフレアと
思われる増光が見られた。図 5をみると、10月 5日
と 6日ではPW Andの光度曲線では同程度のFLUX

になっているが、Hα線のスペクトルをみると 10月
5日はスペクトルの広がりと増光が見られる。この
スペクトルの形から青側（短波長側）に非対称な広
がりが見られたため、非対称性を調べた。
その手順としては、まず 10月 5日と同程度の周期

にあり、目立った増光が見られない 10月 27日のPW

Andのスペクトルとの差分をとり、その差分スペク
トルをフレア成分とした。Hα線中心線より長波長側
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の成分を Voigt 関数でフィットした。この際、Voigt

関数の中心は Hα線中心に固定した。次に、フィット
によって得られた対称な線プロファイルを減算した
（図 6）。この残差をガウス関数でフィットし、フィッ
トしたガウス関数の中心に対応するドップラー速度
を青方偏移速度として推定した（図 7）。Hα線での
青方偏移速度は 85.36±5.45km/sであることが分かっ
た。太陽のプロミネンス噴出の典型的な最大速度は
約 300 km/s であるため、10月 5日に見られた成分
はフレアに伴うプロミネンス噴出によるものと考え
られる。

図 5: 2022年 10月 5日 6日の TESS衛星による光
度曲線と観測したスペクトル。赤、オレンジ色の点
線はなゆた望遠鏡での観測の時期を表している。

図 6: 青方偏移成分抽出のための差分スペクトルフィッ
ティング例。下軸は波長を示す。上図の青色の実線
は平常時との差分スペクトル、オレンジの点線は Hα

線中心線より長波長の観測データに対する Voigt 関
数のフィット を表す、下図の赤色の実線は差分スペ
クトルからVoigt関数のフィットを差し引いた残差を
示している。

図 7: 青方偏移成分のガウシアンフィットの例。下軸
は波長を示す。青の実線は差分スペクトルからVoigt

関数のフィットを差し引いた残差を示している。赤
色の点線はその残差のGauss関数のフィットであり、
この中心波長から 6563Åとの差から青方偏移成分の
速度を導くことができる。

4 結論
西はりま天文台の 2 ｍなゆた望遠鏡と可視光分光

装置 MALLSを用いて PW And を Hα 線と近赤外
CaII三重輝線を中心波長として複数回分光観測した。
Hα線では自転周期に伴う等価幅の変動が見られ、黒
点の見え隠れと同期することを確認した。Hα 線の
等価幅が特に大きく増化を示したとき、近赤外 CaI

I 三重輝線でもわずかに増加が見られたものの位相
に対しては強い相関は見られなかった。活動性を示
す彩層輝線として、近赤外 CaII三重輝線も有用であ
るが感度はHα線と比べて高くないことが分かった。
これまでの研究では、黒点被覆率、輝線強度、フレ
アの頻度やエネルギーというった各指標は恒星活動
の共通した傾向を示すものと期待されてきた。しか
し、本研究により、活動性を正しく評価するために
は、単一の指標だけに依存するのではなく、複数の
指標を併用することが不可欠であることが明らかと
なった。
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東京大学木曽シュミット望遠鏡Tomo-e Gozenによる前主系列星フレア

探査の現状と展望

根津 正大 (東京大学大学院 理学系研究科)、小林尚人、新納悠（東京大学）

Abstract

低質量の前主系列星である Tタウリ型星は、さまざまなメカニズムによって可視光での変動を示すことが

知られている。中でもフレアは、放射される硬 X線が原始惑星系円盤のイオン化を促し、質量降着率の変化

や化学組成に大きな影響を及ぼす現象であり、円盤進化や惑星形成の過程を理解する上でも極めて重要であ

る。X線観測では前主系列星におけるフレアの統計的理解が進んでいるものの、エネルギーが Ebol ∼ 1035

erg程度以上の大規模なフレアしか捉えられていない。可視光観測であればより小規模のフレアまで捉える

ことができるが、実際にそうした観測が行われた対象の星はごく一部にとどまっている。そこで、無バイア

スに選定した多数の Tタウリ型星を対象に、広視野・高速撮像が可能な東京大学木曽シュミット望遠鏡の可

視光観測装置“ Tomo-e Gozen”を用いてモニター観測を行い、これまで十分に捉えられてこなかった短時

間・小エネルギー（Ebol ∼ 1032 erg）のフレアまでを多数検出し、その統計的性質を明らかにすることを目

的とした研究を進めている。これまでの観測の簡易解析では、約 30個の Tタウリ型星の光度曲線から明瞭

なフレアを 2件検出しており、その発生頻度は、数個の Tタウリ型星のみを対象とした先行研究と矛盾しな

い結果となっているが、統計的に有意な結論を導くためにはさらに多くの観測と解析が求められる。

1 Introduction

低質量の前期主系列星である Tタウリ型星は、活

発な磁場活動による表面の巨大な黒点の見え方の自転

による変化や、星表面におけるフレア、そして降着円

盤からの質量降着といった現象により、可視光領域に

おいて数時間～数日のタイムスケールで大きな変動を

示すことが知られている [1]。特にTタウリ型星のフ

レアは、主系列星のスーパーフレア（Ebol ∼ 1033−36

erg）と同等か、それ以上のエネルギーをもつことが

わかってきた [2]。フレアによって放射される硬X線

は、原始惑星系円盤のイオン化を引き起こし、質量

降着率の変化や化学組成に影響を及ぼすとされてい

る [3]。そのため、Tタウリ型星のフレアを詳細に観

測し、その統計的な性質を明らかにすることは、円

盤進化や惑星形成の過程を理解する上で極めて重要

である。

これまでのTタウリ型星のフレアは主にX線で観

測されており可視光での観測例は少ないが、X線は

可視光より感度が弱いため、エネルギーの大きいフ

レアしか検出できていない可能性がある。小規模な

フレアであっても、高頻度で発生すれば円盤に無視

できない影響を及ぼす可能性があるため、短時間・小

エネルギーのフレアまで捉えられる可視光で観測し、

その頻度を評価することが不可欠である。

図 1: X線 (緑)、可視光 (黒)で観測された前期主系

列星フレアの持続時間 (横軸)、エネルギー (縦軸)の

分布。G型星で起こるスーパーフレアよりも大規模

なものが観測されている。

そこで本研究では、東京大学木曽観測所の 105cm

シュミット望遠鏡に搭載されたCMOSカメラにより、
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広視野（∼20 deg2）を高速（最大 2 fps）で動画撮像

できる可視光観測システム”Tomo-e Gozen”[4]を用

いた Tタウリ型星のモニタリング観測を実施した。

Tomo-e Gozenの特徴を活かし、高い時間分解能で

同時に広い領域を観測することで、短時間・低エネ

ルギー領域まで含んだ広いパラメータ空間で多数の

フレアを捉え、Tタウリ型星におけるフレアの統計

的な性質を調査できる。

2 Observations & Methods

2023年 11月～2024年 1月にかけて、おうし座星

形成領域中の暗黒星雲 L1551を完全に覆う視野（図

2）で、1回あたり 2時間または 4時間連続で 7回の

合計 15時間、1.0 sケーデンスの観測を行った。視

野内には 80個ほどの Tタウリ型星が含まれており、

総観測時間は 10 star*days程度である。

図 2: 本研究の観測領域（図は [5]による。）

観測対象の Tタウリ型星についてライトカーブを

作成し、フレアの特徴である鋭い立ち上がりかつ緩

やかな減衰を示すような増光現象の数を目視でカウ

ントした。この手法では、およそ 5%程度以上の増光

であれば検出できる。

ここでは、既に解析が終了した 33個のTタウリ型

星の観測結果（総観測時間 6 star*days）を報告する。

3 Results

33 個の T タウリ型星のライトカーブから、2 回

のフレアが検出された。フレア温度を ∼ 104 K と

仮定してフレアエネルギーを見積もると、それぞれ

Ebol ∼ 1034 erg、1033 erg程度であった。

図 3: 検出された 2つの Tタウリ型星のフレア）

この結果から計算されるTタウリ型星でのEbol >

1033 ergのフレア発生レートは、0.32/ daysであった。

4 Discussion

図 4に、本研究で検出された 2件のフレアの持続

時間・エネルギーについて、X線および可視光で観測

された前主系列星のフレアと比較したプロットを示

す。2件のフレアは、「スーパーフレア」や「メガフ

レア」には分類されない規模のフレアであり、X線

観測では検出されない領域にある。この 2件のフレ

アについては Tomo-e Gozenに特異な時間領域では

ないものの、持続時間が 10-1000秒ほどのM型主系

列星の短時間フレアが実際に観測されていることを

踏まえると（図 4青点）、このような時間領域でフレ

アが起これば捉えられるであろう。

図 5に、本研究で求められた Tタウリ型星でのフ

レア発生レートと、他のサーベイで求められたフレ
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図 4: 図 1のプロットに、本研究で検出された 2件の

フレア (赤)、Tomo-e Gozenで検出されたM型主系

列星の短時間フレア (青)[6]を重ねた。

ア発生レートを比較したプロットを示す。本研究に

おける無バイアスに選ばれた 33個の Tタウリ型星

を対象にしたフレア発生レートは、数個の Tタウリ

型星のみを対象にしたフレア発生レートと矛盾しな

い値が得られた。しかしながら、未だ 2件のフレア

しか検出できておらず、統計的な有意性は不十分で

ある。

図 5: 本研究で求められた Tタウリ型星でのフレア

発生レートと、他のサーベイで求められたフレア発

生レートの比較

5 Future Work

ここでは§ 2で示した第 1期の観測の初期解析結

果のみを報告したが、2024年 11月～12月にかけて

第 2期観測を実施している。第 2期観測の解析まで

終了すれば、総観測時間は 6∼7倍程度にまで長くな

る。したがって、フレアの検出数も 6∼7倍程度まで

増えることが期待されるため、より有意な統計的議

論ができるようになるはずである。

図 6: 本研究の観測領域（図は [5]による。）

また、本研究では Tタウリ型のフレアにのみ注目

したが、同じ視野に写り込んだM型主系列星のフレ

アも 10件以上検出した。図 7に、検出されたフレア

のライトカーブの一例を示す。持続時間 800秒程度

のフレアであるが、ピーク中に数十秒程度の周期で

振動するような構造が見られる。これは、太陽フレ

アや恒星フレアで観測例がある準周期的振動（quasi-

periodic pulsations, QPPs）を捉えている可能性が

ある。QPPは、太陽や恒星のフレアで実際に観測さ

れており [7][8]、詳しいメカニズムは不明だがフレア

現象の理解につながることが期待されている。この

ような細かい構造は、1秒ケーデンスという Tomo-

e Gozenの高い時間分解能がないと捉えることがで

きない。今後の解析で、Tタウリ型星のフレアでも

QPPを捉えることができれば、フレア現象の理解に

つながる手がかりが得られる可能性がある。
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図 7: 本研究で観測されたM型主系列星のフレアの

ライトカーブ。ピーク中に周期的に振動する構造が

見られる。
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散開星団候補天体の分光観測によるポストTタウリ型星の探査
水本　拓走 (兵庫県立大学大学院 理学研究科)

伊藤 洋一 (兵庫県立大学)

Abstract

太陽型星は、原始星、古典的 T タウリ星 (CTTS)、弱輝線 T タウリ型星 (WTTS)、ポスト T タウリ星
(PTTS)を経て、主系列星へと進化する。このうち PTTSの段階では若い星としての特徴が失われつつある
ため、年齢スケールに反して発見数が少ない。Itoh (2024)は Gaia衛星のデータを使用し、OB型星周りで
散開星団のメンバー候補天体を探査した。質量の大きい星は寿命が短いため、OB型星と共に散開星団をな
す恒星も若く、低質量の天体は PTTSの候補天体となりうる。しかし、これらのメンバー候補天体には、似
た位置や運動を持つ無関係の天体が含まれる可能性がある。
本研究では Itoh (2024)の天体について分光データを取得し、議論を進める。天体のスペクトルは、LAMOST

のアーカイブデータから取得した。オリオン座に近い領域で 4つの星団について、メンバー候補天体のスペ
クトルデータを入手した。スペクトルからリチウムの吸収線を検出できた天体は、色等級図上で等時曲線と
比較し、数千万歳程度の星が十分に存在することを確認した。また、Hα線の等価幅を測定し、輝線が見え
ているものと吸収線に見えているものを区別した。Hα線が吸収に見えている天体は、標準星と等価幅を比
較した。吸収成分に埋もれた弱い輝線成分を持つ天体が多く存在することが分かった。これらの天体はポス
ト Tタウリ星の候補となるだろう。

1 Introduction

太陽と同じかそれより小さい星は、原始性、古
典的 T タウリ型星 (CTTS)、弱輝線 T タウリ型星
(WTTS)、ポスト Tタウリ型星 (PTTS)という段階
を経て、主系列星へと進化する。星形成率が一定な
らば、各段階の天体数は年齢に比例するはずである。
しかし、実際には PTTSの発見数は、数千万歳とい
う年齢に反して少ない。この原因として、PTTSの
星周円盤ではすでに惑星の形成が進んでおり、スペ
クトル中の輝線や赤外超過といった、円盤に由来す
る特徴が失われていることが考えられる。
　現在の宇宙に存在するリチウムは、そのほとんど
がビッグバンによって生み出されたものである。リ
チウムは非常に壊れやすい元素であり、およそ 250

万K以上の領域では以下のような核反応を起こして
破壊される。

7Li +1 H −→4 He +4 He (1)

　星のコアで水素の核融合が始まるのは温度がおよ
そ 1500 万 Kに達したときなので、それと比べても
この反応は低温で起こる。星の内部は内側の放射層

と外側の対流層からなる。星表面にあったリチウム
は対流によって内側へ運ばれ、対流層と放射層の境界
が十分に高温である間はリチウムの減少が進む。や
がて星が進化して対流層が薄くなると、その境界が
温度の低い領域に移動し、リチウムの減少は止まる。

図 1: 星内部の概略図。星の進化が進むと放射層が外
側へ広がる。対流層の底は外側へ追いやられ、底が
反応に必要な温度を下回るとリチウムの破壊は止ま
る。

　 Itoh(2024)では、Gahm, Ahlin, and Lindroos

(1983)にまとめられた OB型星の周りで、散開星団
の候補天体を探査した。GaiaEDR3 のデータから、
天体の位置、固有運動、年周視差の値をもとに、OB

型星と似た位置・運動を持つ星を探査し、散開星団
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のメンバー候補天体とした。質量の大きい星は寿命
が短く、たとえば太陽の 7倍の質量をもった B型星
は、1億年以内で主系列星を離れる。このため、OB

型星と共に散開星団をなす恒星も若く、低質量の天
体は PTTSの候補天体となりうる。しかし、これら
のメンバー候補天体には、似た位置や運動を持つ無
関係の天体が含まれる可能性がある。
　本研究では、Itoh(2024)でメンバーとされた天体
について、分光データをもとにして議論を進める。
6708Åのリチウム吸収線と 6563Åの Hα線を使用
し、PTTSの探査について議論を深める。

2 Methods/Instruments

and Observations

分光データは、LAMOST望遠鏡のアーカイブデー
タ、LAMOST DR10から入手した。Itoh(2024)で星
団のメンバーとして挙げられた天体を座標で検索し
たところ、オリオン座近くの 4星団について、それぞ
れ 40天体以上の分光データが取得できた。図 2は、
オリオン座の星図に解析した天体の位置を示したも
のである。これらの天体の分光データを取得し、解
析に使用した。
　スペクトルの解析には、天体画像解析ソフトの
IRAFを用いた。splotコマンドでスペクトルを表示
し、リチウムの吸収線は kコマンド、Hα線の等価幅
は eコマンドで測定した。
リチウムの吸収線 (6707.8 Å) には、鉄の吸収線
(6707.4Å)のブレンドがあることが知られている。
Soderblom et al.(1993)の解析に則り、式 2で鉄の吸
収線の等価幅を計算した。測定したリチウム吸収線
の等価幅から差し引き、エラーと比較してリチウム
の検出の可否を判定した。

EW(Fe) = 20(B− V)− 3　mÅ (2)

　スペクトルを入手した天体を色等級図に乗せ、等時
曲線と比較した。色等級図の作成には、GaiaDR3の
データからGmag、BP-RP、Parallax、A(G)、E(BP-
RP) を使い、等時曲線のデータは、MIST (MESA

Isochrones and Stellar Tracks) の公式ウェブサイト
(https://waps.cfa.harvard.edu/MIST/) から取得し

図 2: 解析した天体の位置。データを取得した 4星団
の星の位置を示す。

た。リチウムを検出できた天体は、Hα線の等価幅の
絶対値で点の面積を変えて表示した。青は Hα線が
吸収線、赤は輝線として検出された天体を表してい
る。リチウムを検出できなかった天体は黒で表示し
た。

3 Results

図 3の色等級図を見ると、Hα線の見え方は重い星
で吸収、軽い星で輝線となる傾向がみられた。スペ
クトル型がK型の前半あたりで輝線と吸収線の境界
がみられる。
　また、特に Hα 線が吸収線として見えた天体は
MIST の等時曲線で 10-100 Myr の間に位置してお
り、これらは有力な PTTS候補天体といえる。
　図 3 で Hα 線が吸収線として見えていた 61 天体
について、そのHα線の等価幅を標準星と比較した。
八木修論 (2022)で使用されていた主系列星のスペク
トルデータを、MILES（Medium-resolution INT Li-

brary of Empirical Spectra）のウェブサイトから取
得して、標準星として使用した。図 4は、星団候補星
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(a) HD35715周り (b) HD36013周り

(c) HD36779周り (d) HD36960周り

図 3: 4つの星団の色等級図。リチウムが検出された
天体は色付きで示され、青は Hα線が吸収線、赤は
Hα線が輝線として見えた天体である。点の面積は、
Hα線の等価幅の絶対値に比例している。リチウムが
検出されなかった天体は黒で示す。図中の灰色の線
は、それぞれ１,10,100 Myrの等時曲線を表す。

のHα線の等価幅を、標準星と比較した図である。太
陽質量程度かそれ以下の星で、星団候補天体は、Hα

線の等価幅が標準星よりも小さいことが分かる。こ
のことは吸収線に埋もれた彩層輝線の存在を示唆し
ており、PTTSのような若い天体であることと矛盾
しない。

4 Discussion

　本研究で解析を進めた領域は、オリオン座周り
の若い星団やOBアソシエーションと領域が重なって
いる。HD36960はすでに星団のメンバーとして知ら

図 4: 各星団の星の Hα線の等価幅。標準星を青の
点、解析した天体をその他 4種類の点で表す。ここ
には、7000 K以下の星のみ表示している。

れ、それ以外の 3つはアソシエーションのメンバーと
して知られている天体である。真の星団のメンバー
ではないが近くに存在する若い星が、偽のメンバー
として混入している可能性がある。
　リチウムが検出できなかった天体には、すでにリ
チウムが減少している年老いた星と、スペクトルの
SNが悪いために検出できていない天体が含まれる。
また、同じ年齢の星でもリチウムの等価幅にはばら
つきが存在することも知られている。リチウムが検
出できなかったことのみから、散開星団のメンバー
ではないということ、若い星ではないということは
言い切れない。

5 Conclusion

Itoh(2024)の散開星団メンバー候補天体から、分
光データによってPTTSの探査を行った。LAMOST

のアーカイブデータから、オリオン座の近傍で 4つの
星団のメンバー天体のスペクトルを取得した。6708

Åにあるリチウムの吸収線と 6563Åにある Hα線
の等価幅を取得し、色等級図上で等時曲線と比較し
た。10-100Myrの位置に、Hα 線が吸収線として検
出された天体を多数確認した。Hα線が吸収として見
えている天体は、その等価幅を主系列星と比較した。
太陽質量以下の多くの天体は主系列星よりも小さい
等価幅を示しており、PTTSであることと矛盾しな
い。これらの天体は、PTTSの段階にあると言える
だろう。
　 Itoh(2024)では、今回解析しなかった領域にも多
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くの星団の存在が示唆されている。現在、なゆた望
遠鏡と中低分散分光器MALLSを用いて、他の領域
でも観測を進めている。今後は、なゆた望遠鏡で観
測した天体についても、PTTSである可能性につい
て議論を進める。
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中央大学 36 cm 可視光望遠鏡を用いた
恒星フレア自動分光観測システムの開発

長島 汀 (中央大学大学院 理工学研究科)

米山友景, 坪井陽子 (中央大学)

Abstract

　我々は、全天 X 線観測装置 MAXI にて検出した突発現象を、中央大学後楽園キャンパスにある望遠鏡
(SCAT: Spectroscopic Chuo-university Astronomical Telescope) で可視光分光観測で追観測を行っている。
加えて、MAXIによる観測であらかじめ大きなフレアを起こすとわかった天体に対して、モニター観測も行
なっている。SCAT の立ち上げについては、天文学会年会 2018年春季年会 V241a(河合広樹 他)で報告され
ている。
　我々は現在、完全自動観測に必要な機能の検討・実装を進めている。具体的には、天候の確認、観測プラ
ンの読み込み、カメラの起動および終了、波長較正用フレームの撮影、ドームスリットの開閉、座標補正と
ピントの調整、目的星の撮像のプログラムが必要となる。特に重要となるのは、目的星をスリットの中心に
導入することである。スリットの中心に導入するために、視野の異なる 2種類のカメラを使用した 3段階の
プロセスを検討している。本講演では、これらの概観および各種プログラムの実装について発表する。

1 Introduction

恒星フレアは、恒星の表面で発生する突発的な増
光現象であり、その中でも太陽フレアより数桁大き
いエネルギーを持つものは「スーパーフレア」と呼
ばれる。太陽以外の恒星は、地球から非常に遠方に
あるため、太陽のように表面の様子を直接撮像する
ことはできない。フレアの空間構造を直接分解する
ことは困難であり、フレアの構造や発生機構はいま
だ解明されていない。そのため、X線や可視光など、
多波長での光度変化を同時に観測し、その物理機構
を解明するアプローチが重要となる。
我々はこれまで、 X 線で捉えたスーパーフレアに

対し、可視光の Hα 輝線の追観測を行う研究を進め
てきた。追観測によって、軟 X 線と Hα 輝線の光度
変化の関係が太陽フレアのスケーリング則の延長に
ある可能性が示されている (kawai et al. 2022)。し
かし、これらの観測は人間の手 (手動操作) に頼って
いたため、突発的で短時間の現象であるフレアを確
実に捉えるには観測効率に限界があった。また、観
測時間が短く、減衰時間の測定精度にも課題を残し
ていた。
これらの課題を解決するため、我々は中央大学に

設置した望遠鏡 (SCAT) を用いた追観測体制の完全

自動化を目指している。SCAT の立ち上げについて
は、天文学会年会 2018年春季年会 V241a (河合広樹
他) で報告された。本稿で報告する自動化システム
の構築は、観測効率を飛躍的に向上させ、より多く
のフレアを長時間にわたり捉えることを目的とする。
これにより、スーパーフレアの統計的性質や発生機
構の解明に貢献することを目指す。

2 Instrument

SCAT (Spectroscopic Chuo-university Astronom-

ical Telescope, 可視光分光望遠鏡) は、東京都文京区
にある中央大学後楽園キャンパスの建物の屋上 (北緯
35度 42分 30秒、東経 139度 44分 54秒) に設置さ
れている可視光分光望遠鏡である (図 1)。集光には
MEADE 社製の口径 36 cm の鏡、撮像には ATIK

460EX CCD カメラ、分光器は Shelyak Alpy 600 を
用いている。この分光器の波長分解能 (λ/∆λ) は、
Hα 輝線付近で 600 であり、 Hα 輝線の低分解能分
光観測に適しており、有効波長帯域は 3700 Å から
7500 Å である。6000 Å での限界等級は約 10 等級
である。 SCAT は、天体の高度が 30◦ より大きい場
合に天体を観測することができる。これは、赤緯が
-20◦ より大きい空の領域が観測可能であることを意
味する。(kawai et al. 2022), (浦部蒼太 2023)
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分光観測では、フラットフレーム、コンパリソン
フレームと呼ばれる波長較正用フレームが必要であ
り、分光器と同じく Shelyak INSTRUMENTS 社製
の Alpy calibration module という機器により波長
較正用フレームを取得している。 SCAT の分光デー
タ (生画像) に対して、ダーク引き、フラット割、ス
カイ引き及び 1次元化、波長較正及び太陽系重心補
正を行うことで、スペクトルを得ることができる。こ
れらの解析には、Pythonで記述された自動解析のパ
イプラインである村田スクリプト (村田杏華 2021)

が用いられている。(kawai et al. 2022), (浦部蒼太
2023)

図 1: 可視光分光望遠鏡 SCAT

3 System Design

本研究で開発を計画している自動観測システムは、
単一の巨大なプログラムではなく、各機能を持つ独立
した多数のスクリプト群が連携して動作するモジュー
ル方式を採用する予定である。

3.1 システムアーキテクチャ
システムの中心にはデータベース (DB) を設置す

る。各機能 (ドーム制御、カメラ制御、望遠鏡制御
など) を実行する個々のスクリプトは、この DBの
状態を常に監視し、自身の実行条件が満たされた場
合に自律的に処理を開始する計画である。処理が完
了すると、スクリプトはその結果 (例: 「ドーム開」
完了、「撮像」完了など) を DB に書き戻す。この書
き込みをトリガーとして、次のプロセスを担当する
別のスクリプトが起動する。このようなアーキテク
チャにより、システムを強固にし、拡張性を高める
ことを目的としている。

3.2 自動観測シーケンス
上記アーキテクチャに基づき、観測は以下の一連

のシーケンスに従って自動的に実行されるよう設計
している。
1. カメラ起動: 観測に用いる全てのカメラを起動
する。

2. 波長較正データ取得 (事前): ドームが閉じた状
態で、コンパリソンランプとフラットランプを
用い、コンパリソンフレームおよびフラットフ
レームを取得する。

3. 望遠鏡システム起動: 望遠鏡の制御ソフトウェ
アおよび望遠鏡制御装置を起動する。

4. ドーム開: 夜間、気象条件が満たされていれば
ドームを開ける。

5. ターゲット導入・調整: 基準の星を用いて望遠
鏡の座標とピントを補正する。

6. 目的星の撮像: 観測計画に基づき、目的星を分
光器のスリット中心に導入し、分光観測を実行
する。

7. ドーム閉: 観測終了後、ドームを閉じる。
8. 望遠鏡システム終了: 望遠鏡を待機位置へ退避
させ、制御ソフトウェアおよび装置を終了する。

9. 波長較正データ取得 (事後): 観測時と同じ設定
でダーク画像を取得する。

10. カメラ終了: 全てのカメラを終了し、電源を切る。
11. 初期解析: SCAT の分光データ (生画像) を初期
解析し、スペクトルを得る (村田スクリプト)。

3.3 目的星の撮像
本システムにおいて、観測の成否を分ける最も重

要なプロセスが、目的星を分光器のスリット中心に
正確に導入するシーケンスである。これは、視野角
の異なる 2種類のカメラを用いた 3 段階のプロセス
で実現する計画である。2種類のカメラとは、WFC

(Wide Field Camera, ZWO ASI183MM) と SVC

(Slit Viewer Camera, ATIK 314L+) であり、最終的
に SPC (SpectroScopic Camera, ATIK 460EX) で
スペクトル画像を撮像する。図 2にその詳細なフロー
を示す。
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目的星の撮像

DB 全体を確認

観測プランの
読み込み

目的星をMoT導入

WFP 初
期導入

OK

WFP

OK

SPC 1 枚
撮像開始

OK

TGP

OK

WFP

SPC 1 枚
撮像終了

OK

TGP

OK

規定枚数 (時間)に
到達した

YES

次の天体?

YES

YES

DBを確認・書き換え

NO

目的星の撮像終了

図 2: 目的星の撮像のフローチャート

第 1段階: MoTによる導入
　まず、西村製作所製の望遠鏡の制御ソフトウェア
である MoT (The MASTER of TELESCOPE) を
用いて、WFC の視野内に目的星を導入する。WFC

の視野角は 2度と非常に広いため、望遠鏡の指向精
度に多少の誤差があっても確実に目的の星を視野内
に捉えることができる。

第 2段階: WFP よる導入
　次に、WFC 視野内に入った目的星を SVC の視
野内に導入する。SVC は、WFC より狭い視野 (約
10 分角) をもっている。この一連の処理は WFP

(Wide Field Program) によって制御される。WFP

は、WFCの画像から目的星を認識し、 SVCの狭い
視野中心へと導入する役割を担う。そのために、ま
ず SExtractor で画像内の星を検出し、 imwcs ライ
ブラリを用いて UCAC4カタログと照合することで、
画像の正確な座標情報を取得する。そして、その情
報に基づいて目的星の位置を算出し、望遠鏡を制御
する。

第 3段階: TGP による導入
　WFPによる初期導入が完了すると、目的星を分光
器のスリットへ正確に配置するための最終導入フェー
ズへと移行する。この段階は、SVC の画像を元に、
TGP (Terminal Gaidance Program) が担う。
TGPは、まず SExtractorを用いて輝点を検出し、

その画像上の位置が規定のスリット位置と一致するよ
う、望遠鏡に微小な補正コマンドを送り続ける。SVC
の視野は約 10分角と狭いため、通常は視野内に目的
星のみが捉えられる。視野内に複数の天体が存在す
る場合は天体の明るさによって天体を判別し、目的
星を自動で判断するロジックを組み込む予定である。
図 3は、Arcturus を導入した SVC の画像である。
最終的に、SPCに星の光が最大効率で入射してい
ることを確認し、目的星の導入を完了する。

図 3: Arcturusを 導入した SVC の画像

3.4 観測の実行
ターゲットの導入と調整が完了すると、システム

は観測計画に基づき目的天体の撮像を開始する。本
システムでは、以下の 2種類の観測モードを想定し
ている。

1. 定常モニター観測
　突発現象が発生していない平常時に行う観測モー
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ドである。晴天の夜には、あらかじめリスト化され
た監視対象の天体や波長較正用の標準星を、およそ
1 時間に 1 天体のペースで巡回観測する。標準星を
観測する際には、1 天体あたり 10 フレームを取得す
る計画である。

2. 突発天体追観測 (Target of Opportunity)

　MAXI などからのアラートにより突発現象 (巨大
恒星フレアなど) の発生が確認された場合に実行さ
れる、最優先の観測モードである。このモードでは、
他の観測を中断し、単一のターゲットを夜通し連続
的に撮像する。これにより、現象の光度やスペクト
ルの時間変化を可能な限り詳細に捉えることを目的
とする。

いずれのモードにおいても、 1 フレームあたりの
露出時間は、対象天体の等級に応じて自動で設定さ
れる。例えば、 5 等級の天体であれば 30 秒、 6 等
級であれば 60 秒といったように、十分な S/N 比が
得られるように調整する計画である。

4 Results

本研究では、自動観測システム構築の第一歩とし
て、ターゲット導入の初期段階を担う WFP の天体
検出機能の実装を完了した。
実際にWFCを用いて試験観測を行った結果を図

4に示す。図 4は、 Altair 周辺を WFC で撮像した
画像に対して、開発したソフトウェアによって視野
内に映っている天体を自動検出し、図中の緑丸で表
示した画像である。さらに、自動で検出した天体の
座標を特定するプログラムの作成に成功した。これ
は、後続の望遠鏡への座標伝達、および精密なター
ゲット導入プロセスの基礎が確立できたことを示し
ている。

図 4: WFPによる天体検出結果

5 Conclusion

本稿では、我々が MAXI で検出した突発天体を
可視光分光で追観測するために開発を進めている、
SCAT の自動観測システムについて、その設計と構
想を報告した。
本システムは、 DB を中心としたモジュール型の

アーキテクチャを採用し、各機能を持つ独立したスク
リプト群が連携して動作する計画である。観測シー
ケンスは、カメラの起動か波長較正データの取得、3

段階のターゲット導入、そして「定常モニター観測」
と「突発天体追観測」という 2 つのモードでの観測
実行、終了処理まで、一連の流れを自動化すること
を想定している。特に、 WFC と SVC を用いた 2

段階のターゲット導入プロセスは、安定した観測を
実現するための要となる。

6 Future Work

今後の課題は、本稿で述べた自動化システムの全
体を実装し、実際に夜間の連続観測を安定して成功
させることである。具体的には、以下の項目が挙げ
られる。

• 各制御スクリプトの実装: ドーム、望遠鏡、カ
メラ等を制御する個々のスクリプトを作成する。

• 2段階導入プロセスの実証: WFP と TGP を連
携させ、目的の天体を正確にスリットへ導入す
る一連の動作を実証する。

• データベースと連携システムの構築: 各スクリ
プトが連携するための DBとトリガー機構を構
築する。

• エラーハンドリングと気象連携: 予期せぬエラー
への対処や、気象条件に応じた観測判断ロジッ
クを組み込む。

これらの課題を 1 つずつ解決し、巨大恒星フレア
のような突発天体の貴重な観測機会を逃さない、高
効率な追観測体制の構築を目指す。
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