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太陽型星
NASA website HINODE/XRT

• 放射核と表面対流層
• 外部には高温コロナと恒星風



密度温度構造 (現在の太陽)
(スケールは厳密ではない)
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低温の光球の上に高温コロナ，恒星風



昔の太陽?

過去の太陽大気構造や太陽風の状況を知りたい．
• 太陽系に過去のCoronal Mass Ejectionや太陽
風の痕跡を探る

• 太陽型星の観測から類推
• 異なる年齢の太陽型星⇒時間進化

本発表:
• 異なる年齢の太陽型星の観測を紹介
• 我々の数値シミュレーションの結果を少々



昔の太陽 –概略–

• 総輻射量は少し小さい
• 標準恒星進化モデルでは 20–30%小
• しかし、Early Faint Sun Paradox

• X線強度や太陽風強度はかなり大
多くの人が想像する定性的シナリオ:
自転速い⇒内部の差動回転大⇒対流激しい
⇒磁場生成 (Dynamo活動)大
⇒表面活動激しい
⇒コロナ、フレア、太陽風 (CME含む)活動大



初期の太陽は何故暗い?

時間と共に太陽光度 Lが上昇する理由を説明
Gough 1981など

時間と共に中心核で 4H⇒He(核融合:星が光る源)
⇒平均分子量 (µ)⇑ ⇒ガス圧 p = ρkBT/µmH ⇓
(粒子数が減って圧力減少)⇒中心核の収縮
⇒ ρ ⇑,重力エネルギー≈ −GM/r ⇓
⇒ビリアル定理により内部エネルギー⇑
すなわち T ⇑

まとめると
中心核での 4H⇒Heで, ρ,T共に上昇
核融合反応率はρ,Tに正相関;特にTに敏感に依存
⇒エネルギー生成率 (∝核融合反応率)⇑ ⇒光度 L ⇑



Age-Rotation

Ayres 1997

(表面の自転速度)



Rotation – X-ray/UV (Main Sequence)

Güdel et al.1997; Ayres 1997

左側が若い星



Age – X-ray (pre-MS)

Güdel et al.2004



X-ray Temperature

Telleschi et al.2005



X-ray Temperature

Ribas et al.2005



Mass Loss Rate

Wood et al.2005

現在の 100倍程度で頭打ち



質量放出率 Ṁ

Ṁ = 4πρ3r2 (定常流では一定)
• ある位置 (r)での恒星風の密度 (ρ)と速度 (3)
が分かれば良い．

しかし，太陽の質量放出率 Ṁ ≈ 2× 10−14(M⊙/yr)
は非常に小さい．

(赤色巨星や大質量星では Ṁ ∼ 10−5M⊙/yr程度のものも.)
• AGB星ではCO lineで星風物質を観測 (Knapp & Morris

1985など)
• 大質量星では紫外線 line (Howarth & Prinja 1989)

⇒他の星の ρや 3を観測で決めるのは困難．
⇒別の方法



太陽圏のシミュレーション

Wood et al.2000

H+(イオン)の温度 H+ の密度

H(中性)の温度 H(中性)の密度



Ṁの見積り方

• 恒星圏に中性水素が存在
• 中性水素は中心星からの放射を吸収
吸収量⇔中性水素の量
⇔ (長期間平均した)質量放出率

ある瞬間瞬間の恒星風の状況の観測は困難.
そこで,
質量放出率の長時間 (10-100年以上)平均値を見積
もる．

以下詳細を見て行く．



太陽圏と星間媒質
太陽系⇐26km/s Local Interstellar Cloud (LIC)

Baranov et al.1993

太陽風プラズマ (完全電離)⇔ LICガス (部分電離)



太陽圏/恒星圏の構造

Baranov et al.1993

• Termination Shock
• 太陽風がせき止
められる

• Heliopause
• Tangential

Discontinuity (全
圧が釣り合う)

• 太陽風と LICガ
スの境界

• 実際は複雑そう
(Voyager 1の観
測 by Krimigis et
al.2011)

• Bow Shock
• LICがせき止め
られる



中性水素の供給
外縁部は低密度
• 中性水素: 衝撃波等を通り抜け比較的自由に
運動 (粒子的) (平均自由行程は 104AU以上)

• 荷電粒子: 乱れた磁場にトラップされ流体的

さらに水素イオン (陽子)と電荷交換反応

p + H⇒ H + p

• BSとHPの間:衝撃波加熱された LIC陽子と
• HPとTS:せき止められた太陽風陽子と
• TS内:加速太陽風陽子と

様々な速度，温度を持つ中性水素が存在する．



他の恒星を観測すると

Wood 2004

中性水素によるLyman α吸収 (n= 1⇒ 2への遷移)
により，中心星の輻射が吸収される．



Lyman α吸収

• 恒星圏での吸収: 青い側に偏る．
• 太陽圏での吸収: 赤い側に偏る．
α Cenの観測で detectされている．(Linsky & Wood 1996)

• 星間媒質での吸収: 恒星との相対速度の兼ね
合い．
左に見えるD(重水素)の吸収で波長が較正
可能．



他の恒星の観測

Wood et al.2002

Hubble宇宙望遠鏡による観測
Lyman α (1215.7Å)は紫外:地上から観測困難

各恒星の星間ガスに対する相対速度VISMや，太
陽系から見る角度 (θ)の表



Ṁの決定
Wood et al.2002

恒星からの質量放出率 (Ṁ)⇔恒星圏での中性水素
異なる Ṁの理論スペクトルと観測データを比較
し，Ṁを決定



Mass Loss Rate

Wood et al.2005

現在の 100倍程度で頭打ち



Ṁ頭打ちの原因??
• 100倍で頭打ちになる理由:
表面の大部分が閉じた磁場になり，恒星風が
流れ出せない?

Hakamada et al.2006

後で別の案も紹介



Flares⇔ CMEs association
Gopalswamy et al. 2009

CME頻度と質量分布

..

CME by LASCO/SOHO

• ṀCME . 10−15 M⊙/yr
• 一方 Ṁtotal ≈ 2× 10−14 M⊙/yr

file:/Users/stakeru/research/simu/prsnt/xmas_c2_big.mpg


Flares⇔ CMEs association

..

X2FLARE(2011.02.15) by SOT/HINODE

..

X2FLARE(2011.02.15) by SOT/HINODE

Yashiro et al.2006

大きなFlaresであればCMEsが付随している模様

file:/Users/stakeru/research/sunclimate/prsnt/SOT_110214_ca.mpg
file:/Users/stakeru/research/sunclimate/prsnt/20110215_X2flare_tAL.mpg


FX⇔ MCME
Flare Energy⇔ CME Mass

Aarnio et al.2011

MCME ∝ F2/3
X



若い星のFlare頻度

ここに横軸が恒星の自転周期,縦軸がFlare頻度の
グラフがある. 自転が速い (若い)ものほど,Flarte
頻度が大きい傾向が見てとれる図となっている。

前原, 柴田ら (京大) の別セミナーの資料より

(回転周期: 短いほど若い星)

• 若い太陽はCME頻度大を示唆⇒ ṀCMEも大

どの程度 ṀCMEになるかは不定性大 (片岡龍峰さんの議論)



若い太陽型星の彩層構造 ?
(再掲)現在の太陽の密度温度構造 (スケールは厳密ではない)
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• 現在の太陽の彩層の厚み . 1.005R⋆
• 若い恒星の彩層? ⇒惑星の食を利用



Rossiter-McLaughlin効果

c⃝Nicholas Shanks

上図では恒星の自転の影響で
• まず青い側の光が隠される.
• 次に赤い側の光が隠される.

通常は恒星の自転 (方向と速度)を求めるのに使用.



若い星の彩層はぶ厚い

CoRoT-2A:年齢 1-3億年の若い星

恒星表面 (光球)における
Rossiter-McLaughlin効果

Ca II H & K線 (彩層)の
Rossiter-McLaughlin効果

Czesla et al.2012

rchrm ≈ 1.16R⋆
c.f. 現在の太陽: . 1.005R⊙



若い太陽型星の観測 –まとめ–

• X線放射強い;現在の 1000倍程度
温度も高い

• 質量放出率大きい;
但し現在の 100倍で頭打ち

• CMEによる質量放出も大
⇐ Flaresの頻度分布などから

• 彩層の厚みも大

多くの人が想像する定性的シナリオ:
自転速い⇒内部の差動回転大⇒対流激しい
⇒磁場生成 (Dynamo活動)大⇒表面活動激しい
⇒コロナ、フレア、太陽風 (CME含む)活動大



太陽型星の恒星風駆動

Poynting
Flux
(Alfven Wave) Stellar 

Wind

Granulation
(at Photosphere)

Open Flux 
   Tube

NASA Website

おおもとのエネルギー:中心核での核融合
• 輻射 (大部分)+ニュートリノ (一部)
• コロナと太陽風 (エネルギーで 100万分の 1)

1本の磁束管での磁気流体数値実験を行う．



太陽風を説明するケース
(2D) Matsumoto & Suzuki 2012 ApJ, 749, 8⇒

(1D) Suzuki & Inutsuka 2005 ApJL, 632, L49 ⇓

..

Solar Wind Simulation (1D)

..

Solar Wind Simulation (2D)

MHD近似内で Ṁを第一原理から
決定できる唯一の動的数値実験
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file:/Users/stakeru/research/simu/prsnt/swhr560_2.mpg
file:/Users/stakeru/research/sunclimate/prsnt/SupplementaryMovie1.mov


過去の太陽への外挿

(太陽表面の状況は不定性多いが)

• 表面での擾乱速度大
• 磁場強度大

これらの値を変更し (注入エネルギーを大きくし)，
太陽風の状況がどう変更するかを，1D数値実験
を用いて調べる．



速度・密度構造
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Mass Loss Rate Ṁ = 4πr2ρ3
• ’Reference’(現在): Ṁ = 2.2× 10−14 M⊙/yr
• ’Active Case’(昔): Ṁ = 1.2× 10−12 M⊙/yr

速度はほぼ同じ (∼脱出速度);密度が約 100倍大



温度構造
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• ’Reference’(現在):
• ’Active Case’(昔):彩層 (温度が数万度以下の領
域)が厚い



Thermal Bifurcation
Radiative Cooling Function

Sutherland & Dopita 1993 (see also Landini & Monsignori-Fossi 1990)
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• & 105Kに熱不安定領域
⇒ T < 105 Kから T & 106 Kへ Jump-up!

• & 106 Kを超えると熱伝導により安定化



熱伝導による安定化
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Tに敏感に依存



質量放出率 (Ṁ = 4πρ3r2)
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(横軸を FX にするには閉じた領域も考慮する必要あり)

注入エネルギー (横軸)が大きくなると (過去の太陽)

• 質量放出率:一気に数百倍まで上昇
• その後，上昇率は鈍る⇐大部分が輻射へ



Energetics
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• F小領域: F ⇑と共に効率良く太陽風⇑
• F大領域: F ⇑⇒輻射冷却 (∝ ρ2 ⇑)



Ṁの最初の急上昇の理由

太陽大気での，Alfvén波の非線形性と反射に関す
る不安定性．
(Suzuki & Inutsuka 2006, JGR, A06101; Suzuki 2011, Spa.Sci.Rev.518, 339;

Suzuki 2011, EPS, 100, 1)

.

.

1 表面擾乱 d3 ⇑ ⇒加熱 ⇑ ⇒コロナ T ⇑
⇒ (彩層蒸発 ⇑)⇒密度 ⇑
⇒ 3A(= B/

√
4πρ) ⇓ ⇒ δ3/3A(非線形性) ⇑

⇒ Alfvén波の減衰 ⇑ ⇒加熱 ⇑

.

.

2 表面擾乱 d3 ⇑ ⇒加熱⇑ ⇒コロナ T ⇑
⇒密度勾配 ⇓ ⇒ 3A(= B/

√
4πρ)勾配 ⇓

⇒波の反射 ⇓ ⇒ Alfvén波がコロナへ
⇒加熱 ⇑

..

reflection

file:/Users/stakeru/research/simu/prsnt/wavereflection1.mpg


(参考)彩層蒸発
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過去の太陽風 –特徴とまとめ–
質量放出率 (Ṁ = 4πρ3r2)大
• (時間を遡ると)Alfvén波減衰の不安定性によ
る急上昇⇒輻射冷却による頭打ち

• ρが大きい．
• 3は現在とさほど変わらない (数倍の範囲内で)
太陽風速度は脱出速度 (∼ 600km/s)が規定

温度: おそらく現在より低い (しかし不定性大)
• 密度大⇒熱伝導が非効率 (熱を外に流せない)
但し，他の加熱機構が十分外側 (> 0.3AU)でも効けば
話は別．

CMEsの重要性
• 現在の Ṁへの寄与. 10%
• 昔はもっと大きかった可能性大．


