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レポート課題 (6/10 17時締切)
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1.地球からの水素原子の大気散逸率はコールドトラップにおける水素を含む分子の混合比
に比例し，次式で与えられる． 

　  — (1) 
総水素混合比 は水素を含む分子の混合比から以下のように定義される． 

  — (2) 

この時，45億年間で失われる海水の質量割合(%)を求めよ．ただし，残った酸素は地殻を
酸化して失われるとする．(有効数字1桁) 

2.地球がより太陽に近い軌道を回っていた場合，コールドトラップが機能せず，大気が水蒸
気で満たされる( )．この時，地球海水相当の水が失われる時間(年)を見積もれ．
(有効数字1桁) 

以下の値を用いること．水素原子質量 1.7×10-27 kg，地球半径 = 6.4×106 m，海水質量 = 1.4×1021 kg

FH
esc = 2.5 × 1017 fT(H) m−2 s−1

fT
fT(H) = fH + 2fH2

+ 2fH2O + 4fCH4

fT(H) ≃ 1



レポート課題 (6/10 17時締切)
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1. 地球半径，地球の年齢，海水質量，水素原子質量をそれぞれ  とおく． 

 — (1) より 

  — (2) 

2.海水が失われる時間を ，   とすると， 

 万年

RE, t4.5 Gyrs, Mocean, mH

fT(H) = 0.5 ppmv × 2 + 3 ppmv × 2 + 1.8 ppmv × 4 = 14.2 ppmv

f4.5 Gyrs =
Fesc × 4πR2

E × t4.5 Gyrs

Mocean × 2/18/mH
≃ 0.3 %

tcomplete fT(H) = 1

tcomplete =
Mocean × 2/18/mH

Fesc × 4πR2
E

≃ 2000



星間分子雲
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星間物質の中でも密度が高い(102-3 個/cc) 
低温(10 K)でガスは分子として存在 
サイズ 10-100 pc 

https://www.rikanenpyo.jp/kaisetsu/tenmon/tenmon_009_2.html

1 pc = 3.26 光年 = 2.06×105 au



補足：au と pc
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Image credit: 国立天文台

p

年周視差 (annual parallax) ， 
恒星までの距離 ，太陽と地球の距離  とすると， 

  ̶ (1) 

ここで  に対応する距離を 

 (parsec)と定義する． 

∴　  

天文観測において便利な単位！

p

d d1 au

p ≃ tan p =
d1 au

d

p = 1′ ′ = ( 2π
360 ⋅ 60 ⋅ 60 ) rad

d ≡ 1 pc

1 pc =
1 au
1′ ′ 

≃ 2.06 × 105 au



原始星の誕生
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おうし座分子雲

電波放射マップ+ 
原始星・前主系列星の位置

可視光

理科年表オフィシャルサイト

高密度の分子雲コア(~0.1 pc)が自己重力で収縮し，原始星が誕生 
1つの分子雲から多くの原始星が誕生



原始惑星系円盤の形成Why Do Stars Form with Disks?
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● Stars form from gravitationally 
collapsing molecular cloud cores gravity

centrifugal 
force

● Gravity (per unit mass) 

    ~ GM/R2 ∝ R–2  

where L = R2Ω = R02Ω0

● The centrifugal force takes over 
gravity at the “centrifugal radius” 

R0

Rcentr

Rcentr ~ L2/(GM) ~ (R02Ω0)2/(GM)

For R0 ~ 104 au and Ω0~10–14 s–1, 

one gets Rcentr ~ 10-100au 

Ω0

(angular momentum

per unit mass)

● Centrifugal force (per unit mass)

    ~ Ω2R  ~ L2/R3 ∝ R–3

分子雲コアから恒星が形成
• 重力

• 遠心力

角運動量の保存から、 
ある半径  で力が釣り合うRcentr
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Mass: M

̶ (1)

̶ (2)

̶ (3)

̶ (4)

典型的には Rcentr ∼ 100 au

Fcentr ∼ RΩ2 ∼
L2

R3



原始星から前主系列星へ
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原始星から前主系列星へ:  時間スケール
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星

ガス流入

ガス流出

原始星  
(分子雲コアの物質がまだ星に落ちきっていない）

前主系列星 
 (星の成長はほぼ完了した。水素核融合はまだ)

~ 106 年 ~ 107 年~ 105 年星の年齢

Fomalhaut

円盤 
(リング)20 au

ガス流出

円盤

20 au

HL Tau

~ 104 年

原始星は
見えない

ガス流出
 (双極分子流)

2000 au

MMS 5

年齢
104年 105年 106年 107年

Image credit: 奥住聡

原始星 前主系列星

水素核融合をする 
主系列星へ →



太陽の内部構造
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太陽の内部構造 (理科年表サイトより)

r: 中心からの距離 
R⦿: 太陽の半径 

中心核 (0 < r < 0.2 R⦿) 

温度 107 K, 密度 102 g cm-3 の 
高温・高密度 
水素核融合反応 (陽子×4→He原子核) 

放射層 (0.2 R⦿ < r < 0.7 R⦿) 
放射によってエネルギー輸送 

対流層 (0.7 R⦿ < r < 1 R⦿) 
対流によってエネルギー輸送



ニュートリノで視る太陽中心核
水素核融合反応によってニュートリノ生成 
ニュートリノは物質とほとんど反応せず、 
太陽中心核の今(8分前)の姿を捉えることができる 
　(↔ 光子が太陽の外に出るまでは約10万年)

10

スーパーカミオカンデで観測された太陽中心核

スーパーカミオカンデウェブページより



恒星内部での元素合成

ヘリウム燃焼

水素がなくなると、恒星内部は収縮して高圧に ⇒ ヘリウムより重い元素の核融合 
どの元素まで燃焼が進むかは恒星の質量に依存 
鉄より原子番号の大きい元素はより不安定(吸熱反応)，合成されない

ヘリウム原子核3個から炭素を生成  
(> 1×108 K)

炭素燃焼・酸素燃焼
太陽の約8倍以上の質量の恒星内部で進行 
(> 5-8×108 K)

赤色超巨星内部の元素分布

11



恒星の進化
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大質量星 ( > 10 M⊙) 赤色超巨星 超新星爆発 ブラックホール

中性子星

小質量星 ( < 10 M⊙) 赤色巨星 惑星状星雲 白色矮星

時間
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HR図 
縦軸：星の絶対等級 
横軸：スペクトル型 (温度) 

主系列星 
中心温度  → 水素核融合≳ 107 K

Image credit: ESO
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主系列星

ヘルツシュプルング-ラッセル図 (HR図)

巨星

超巨星

白色矮星



恒星の放射2.3. 太陽風 27

図 2-3．太陽の放射強度スペクトル。オーム社『宇宙環境科学』より

2.3 太陽風
2.3.1 流体力学の基礎方程式
太陽風を記述するための道具として、ここで流体力学の基礎方程式を導出する。

平均自由行程：微視的には粒子の集合体である気体や液体 (総称して流体と呼ぶ)を、流体
力学では巨視的に平均化して連続体として取り扱う。粒子の平均自由行程 (他の粒子との衝
突の間に移動できる距離)を lとし、対象とする現象の典型的大きさを Lとする。このとき、
l ! Lならば連続体と近似できる。逆に、l " Lもしくは l ∼ Lならば連続体ではなく粒子
として取り扱わなければならない。
平均自由行程 lは、粒子密度 n、粒子の衝突断面積 σを用いて、

l ∼ 1
nσ

, (2.4)

と見積もることができる。地球大気の平均自由行程を見積もると、n = p/kBT ∼ 105/(10−23 ·
102) m−3 ∼ 1026 m−3, σ ∼ 10−19 m2より、l ∼ 10−7 mとなる。これは人体の大きさ (∼ 1 m)
に対して十分小さいため、人間の感じるスケールでは大気は流体として振る舞う。太陽風の
場合、地球軌道付近で平均自由行程が 1 AU程度であり、連続体近似が成り立たないように
思える。実際には、太陽風が電離したプラズマで構成されているため、太陽磁場の磁力線と
ともに運動することにより、連続体的な振る舞いをする (次章参照)。

ここでは簡単のため、粘性を無視した流体 (理想流体)を考える。流体力学の方程式は、流
体の速度 v(r, t)、密度 ρ(r, t)、温度 T (r, t)、圧力 p(r, t)についての方程式であり、質量保存
の式 (連続の式)、運動量保存の式 (オイラーの式)、エネルギー保存の式、状態方程式から成
る。ここで、rは位置ベクトル、tは時間である (太字はベクトル)。

太陽の放射強度スペクトル 
(オーム社『宇宙環境科学』より)
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空の温度 106 Kの高温領域をコロナと呼ぶ。コロナが高温となる理由ははっきりとわかって
いなかったが、近年の数値シミュレーションや太陽観測衛星「ひので」「IRIS」の成果により、
対流などで磁気流体の横波であるAlfvén波が励起され、コロナで波のエネルギーが熱エネル
ギーに変換されているという「波動加熱説」が有力視されている。コロナの外延は静止した
状態になく、外へ向かって太陽風となって吹き出している。

図 2-2．太陽の大気構造。オーム社『宇宙環境科学』より

2.2 太陽放射
太陽からのエネルギー放出の大部分は電磁波として放射される。図 2-3に太陽放射のスペ
クトルを示す。全放射の大部分は可視光と赤外線であり、この領域は太陽光球面温度である
約 5800 Kの黒体放射で近似できる。黒体放射はあらゆる波長の電磁波を吸収・放射できる理
想的な物体 (黒体)の放つ放射であり、その放射スペクトルは温度 T で熱力学平衡にある光子
のエネルギー分布を計算して求めることができる。そのようにして得られた単位時間・単位
面積・単位立体角・単位振動数あたりの放射エネルギーBν(T )は、

Bν(T ) =
2hν3

c2

1
exp (hν/kBT ) − 1

, (2.1)

と書くことができる。ここで、νは振動数、cは高速、hはプランク定数、kBはボルツマン定
数である。単位時間・単位面積・単位立体角・単位波長あたりで書くと、

Bλ(T ) =
2hc2

λ5

1
exp (hc/λkBT ) − 1

, (2.2)

ここで、λは波長である。黒体放射のピーク波長 λmaxは、温度 T と以下のような関係がある。
λmaxT = 2.898 × 10−3 [m K]. (2.3)

この関係式はヴィーンの変位則と呼ばれる。太陽光球面の温度 5800 Kを代入すると、ピー
ク波長は 500 nmの可視光であることがわかる。
図 2-3をみると、可視光より短波長の放射強度は光球面温度の黒体放射の値より大きいこ
とがわかる。この波長帯の電磁波は光球面より上空の領域を起源とし、紫外線は彩層上部や
遷移層、X線はコロナから放射されている。この波長帯は太陽活動の変動による放射強度の
変化が激しい。

プランクの法則

ヴィーンの変位則 ( : 放射のピーク波長)λmax
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可視光, 赤外線がエネルギーの大部分 
太陽光 ≒ 5800 Kの黒体放射 → ピークは 0.5 µm の可視光 
軽い恒星はより低温，ピーク波長が長波長にずれる 
紫外線：彩層上部から遷移層, X線：コロナ というより高温領域から放射

14

単位時間・単位面積・単位立体角・単位波長 
あたりの放射エネルギー

c：光速, h：プランク定数,  
kB：ボルツマン定数
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恒星のスペクトル型(質量)に応じて異なるUVフラックス → 大気の光化学に影響 
M型星はH2O解離波長( )で暗い → M型星周りの惑星ではCO+O2大気？ (e.g., Tian et al. 2014)200 − 240 nm

Harman et al. (2015) Astrophys. J.

concentrations that are produced abiotically. This definition is
unsatisfying because the term “detectable” depends critically
on the technology used for detection. Already, three different
classes of telescopes have been advertised as having the ability
to characterize Earth-like planets: (i) JWST, (ii) the TPF-type
telescopes mentioned above, and (iii) large ground-based
telescopes. Each of these telescopes has different exoplanet
characterization capabilities, and none of them may be able to
measure atmospheric O2 concentrations well below that of
present Earth. However,if any of these instruments were to
succeed in identifying a promisingEarth-like planet, it is
almost guaranteed that some later generation of astronomers
would design a more capable telescope to follow up on those
observations. So, a more general way to think about this
problem is that any abiotic O2 concentration that exceeds
measured, or inferred, biotically produced O2 levels on Earth
should be considered as a potential false positive. Whether it
would be detectable by a first-generation TPF-type telescope is
an interesting, but separate, question.

We know very accurately what Earthʼs O2 concentration is
today—close to 21% by volume (1 PAL),but we have good
reason to believe that O2 concentrations were much lower
earlier in Earthʼs history, including times during which

oxygenic photosynthesis is believed to have been operative.
Oxygenic photosynthesis was invented by cyanobacteria
during the Archean Eon, possibly as early as 3.0 billion years
ago (Ga)(Crowe et al. 2013), although free O2 did not begin to
accumulate in the atmosphere until around 2.5 Ga (the so-called
Great Oxidation Event, or GOE). Some free O2 was present
during the Archean as a consequence of photolysis of CO2, but
this O2 was largely confined to the stratosphere and was not
appreciably more abundant than on the prebiotic Earth (Kasting
et al. 1979; Kasting & Catling 2003).
O2 rose to appreciable concentrations in the lower atmo-

sphere during the GOE, as evidenced by the disappearance of
sulfur mass-independent fractionation in sedimentary rocks,
along with other geologic O2 indicators (Holland 2006). During
most of the ensuing Proterozoic Eon (2.5–0.54 Ga), the
atmosphere was oxygenated, but O2 concentrations are thought
to have remained significantly lower than today. Until recently,
the hypothesized range of values for Proterozoic O2 was
0.01–0.5 PAL (Kump 2008). These values have always been
uncertain, however, and a recent study by Planavsky et al.
(2014) suggests that mid-Proterozoic O2 concentrations were at
most 10−3 PAL. This estimate is uncertain, as it depends on the
complex geochemical behavior of the element chromium,

Figure 1. Top-of-atmosphere stellar flux for a planet located at 1 AU equivalent distance (receiving 1360 W m−2 of stellar radiation). The planets discussed here are
located at 1.3 AU equivalent, which corresponds to a ∼40% reduction in flux.
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恒星の紫外線放射
様々な恒星の放射スペクトル 
σ Boötis: F型星 
Sun: G型星 
ε Eridiani: K型星 
ADLeonis, GJ 876: M型星 

質
量

小

大



HR図上での小質量星の進化
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主系列で長期間  安定に存在 
ヘリウム生成による高密度化 → 光度がゆっくり増加 
誕生直後の太陽は現在より30%暗い 

中心部の水素が枯渇 → 赤色巨星 

電子縮退したヘリウム中心核の形成 
→ ヘリウムフラッシュ(暴走的なヘリウム燃焼) 

中心部のヘリウムが枯渇  
→ 質量放出が活発化． 
→ 惑星状星雲 + 白色矮星 (核融合の終了)

( ∼ 10 Gyr)

斎尾英行「中小質量星の進化」、シリーズ現代の天文学第7巻、 野本・定金・佐藤編『恒星』4章 図4.3（日本評論社）



恒星のスペクトル分類
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スペクトルに見られる元素の吸収線に基づく． 
← 表面温度によって元素の存在形態(イオン化・励起)が変化し，吸収線の有無が変化 
主系列星では OBAFGKM + 0~9のサブクラス (太陽はG2)

Dmitri Pogosian 氏のレクチャーノートより 
https://sites.ualberta.ca/~pogosyan/teaching/ASTRO_122/lect12/lecture12.html



星の質量分布
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分子雲コアと星の質量分布関数 (Takemura et al. 2021, Astrophys. J)

軽い星ほど数が多い 
M型星の数 > G型星の数 
太陽近傍星はM型星が多い 

分子雲コアの質量分布を反映



恒星質量と光度の関係
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静水圧平衡の式  →   ̶ (1) 

質量保存の式  →   ̶ (2) 

状態方程式   ̶ (3) 

エネルギー輸送の式(放射拡散近似)  →   ̶ (4) 

 を定数だと仮定すると，(※) 

(1), (3) より，   ̶ (5)． 

(2), (5) を (4)に代入して，   ̶ (6)．∴ 質量が大きくなるに伴い，光度が急激に増加． 

※  が一定ではないことを考慮すると，小質量星では ，大質量星では  となる． 
 (e.g., Rose 1998, Advanced Stellar Astrophysics)．

dp
dr

= − ρ
GMr

r2

p
R

∼ ρ
GM
R2

dMr

dr
= 4πr2ρ ρ ∼

M
R3

p =
ρkBT

m̄

L
4πr2

= Frad = −
16σSBT3

3ρκ
dT
dr

L ∼
σSBRT4

ρκ

m̄, κ

T ∝ M/R

L ∝ M3

κ L ∝ M4 L ∝ M3



主系列星の寿命

20

核融合に使える水素(質量の )を使い果たすと，寿命を終える． 

恒星放射のエネルギー源が核融合であることから， 

主系列星の寿命  (小質量星)，  (大質量星) 

太陽では100億年程度，大質量星では1000万年程度となる．

∼ 10 %

τ ∼
M
L

∝ M−3 ∝ M−2



太陽の大気構造
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コロナ

彩層 光球面

対流層

放射層

中心核



太陽コロナ

プロミネンス



太陽の大気構造
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オーム社『宇宙環境科学』より

光球面 彩層 コロナ
可視光での 
見かけ上の表面

フレア 
プロミネンス

太陽風が 
吹き出す



活発な若い恒星：極端紫外線
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若い恒星は自転が速い → 活発な磁気活動 
強い極端紫外線  
強い恒星風 (電離したプラズマ) 

→ 惑星大気の散逸 

恒星風で角運動量を失い，自転速度が低下

( < 100 nm)

where the stellar age ! is in gigayears. Also illustrative is the plot
in Figure 8, which represents the stellar fluxes normalized to the
current solar values as a function of age. The steeper decrease of
the higher energy emissions is evident in this plot. Also note that
the emissions of the youngest stars in all wavelength intervals
are orders of magnitude larger than the current solar flux.

4.2. Line Fluxes

Line-integrated fluxes were measured for the strongest fea-
tures of the high-energy spectrum whenever possible (i.e., with

sufficiently high instrumental resolution). As explained above,
the observed fluxes were corrected for interstellar absorption (if
necessary) and scaled to a distance of 1 AU and to the expected
radius of the Sun at the star’s age. The resulting line fluxes are
presented in Table 6. Note that, as mentioned in x 3.5, the fluxes
of the Sun for lines with k > 1300 8 were checked for blends
with high-resolution spectra. We found any contamination to be
below a negligible 10%, and no further action was taken.
Similar to the total integrated fluxes, the line fluxes in Table 6

are also observed to follow well-defined power-law relation-
ships as a function of stellar age, with the slopes given in Table 7.
Also listed in this table are the characteristic ion formation
temperatures, which can be regarded as the typical temperatures
of the plasma where the line emissions originate (Arnaud &
Rothenflug 1985). Similar to the integrated emissions, the flux
decrease with age becomes more pronounced with higher for-
mation temperatures (or, generally, shorter wavelengths).
Worth noting here is the powerful H i Ly" emission feature.

As can be seen by comparing Tables 4 and 6, Ly" is a very sig-
nificant contributor to the short-wave emission in the Sun and
solar-type stars. This sole emission line produces a large fraction
of the total flux between1 and 17008: fromabout 20%at 100Myr
up to over 50% for the current Sun. The observational data on
Ly" irradiances of solar-type stars are still scarce, with only two
targets measured thus far. The preliminary results presented here
yield the following expression:

F ¼ 19:2!"0:72 ergs s"1 cm"2; H i Ly": ð2Þ

Note that the formation temperature of this line is about 10 kK,
so the power-law slope should be less steep but similar to that in
the 920–1180 8 range, exactly as found (cf. Table 5). For com-
parison, the results of Wood et al. [2004; i.e., F(Ly") /
P" 1:09%0:08ð Þ
rot

], when combined with the age–rotation period rela-
tionship of Ayres (1997; i.e., Prot / !" 0:6%0:1ð Þ), yieldF(Ly") /
!" 0:65%0:12ð Þ for F and G dwarfs. It is worth noting that this

TABLE 6

Integrated Fluxes of Strong Emission Features

k
(8) Main Species 0.10 Gyr (EK Dra) 0.30 Gyr (#1 UMa+$1 Ori) 0.65 Gyr (%1 Cet) 1.6 Gyr (& Com) 4.56 Gyr (Sun) 6.7 Gyr (& Hyi )

284................ Fe xv 22.0 5.0 2.4 . . . 0.025 . . .
304................ He ii 44.3 8.3 2.3 . . . 0.260 . . .
335................ Fe xvi 36.6 9.7 2.6 . . . . . . . . .
361................ Fe xvi 15.7 6.6 1.6 . . . 0.016 . . .
584................ He i . . . . . . . . . . . . 0.032 . . .
610, 625 ....... Mg x . . . . . . . . . . . . 0.028 . . .
630................ O v . . . . . . . . . . . . 0.037 . . .
789................ O iv . . . . . . . . . . . . 0.017 . . .
834................ O ii . . . . . . . . . . . . 0.015 . . .
977................ C iii 5.0 1.22 0.59 0.30 0.150 0.124

1026.............. H i . . . 3.1 0.80 . . . 0.098 . . .
1032.............. O vi 3.1 0.75 0.43 0.16 0.050 0.048

1038.............. O vi 1.5 0.38 0.21 0.074 0.025 0.022

1176.............. C iii 3.4 0.73 0.37 0.15 0.053 0.046

1206.............. Si iii . . . 1.12 0.75 . . . 0.095 . . .
1216.............. H i . . . 42.2 29.3 . . . 6.19 . . .
1304.............. O i 4.3 1.18 0.60 0.45 0.143 0.163

1335.............. C ii 4.7 1.52 0.95 0.36 0.188 0.155

1400.............. Si iv 4.3 1.59 0.77 0.28 0.083 0.097

1550.............. C iv 9.1 2.21 1.02 0.40 0.146 0.082

1640.............. He ii 6.0 0.99 0.56 . . . 0.040 . . .
1657.............. C i 4.1 0.97 0.78 0.47 0.202 0.210

Notes.—Integrated units of fluxes are ergs s"1 cm"2 and are normalized to a distance of 1 AU and to the radius of a 1 M& star. See text for details.

Fig. 8.—Solar-normalized fluxes vs. age for different stages of the evolution
of solar-type stars. Plotted here are the measurements for different wavelength
intervals ( filled symbols) and the corresponding fits using power-law relation-
ships with the slopes in Table 5. Represented with empty symbols are the in-
ferred fluxes for those intervals with no available observations (the values in
parentheses in Table 4).
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the predictions that equations (4) and (6) make for the
mass-loss rates of very young stars should be considered
questionable.

A theoretical point that should be made regarding equa-
tions (1), (2), and (3) is that while the connections between
Vrot, t, and FX in equations (2) and (3) are rather direct, the
physical connection between _MM and FX suggested by equa-
tion (1) must be indirect because the X-ray flux presumably
originates in closed field regions while the stellar wind arises
in open field regions. The apparent correlation between _MM
and FX in Figure 7 may mean that the underlying cause of
stronger closed field regions that yield higher FX (i.e., the
dynamo) also yields stronger open fields that accelerate
more wind.

Figure 8 shows what relation (4) implies for the mass-loss
history of the Sun, once again assuming that the mass loss
‘‘ saturates ’’ when the coronal X-ray flux saturates. The
solar wind may have been !1000 times stronger when the
Sun was very young, although we note once again that pre-
dictions for very early times are suspect. The upper limits in
Figure 8 are based on nondetections of radio emission from
three solar-like stars (Gaidos, Güdel, & Blake 2000), illus-
trating that the high mass-loss rates predicted for young
stars are still consistent with our inability to detect radio
emission from these stars. Note that the dependence of mass
loss on time derived empirically in relation (4) likely results
from a number of physical processes, including the evolu-
tion of magnetic fields in both strength and structure (i.e.,
the relative importance of closed versus open structure).

Equation (4) has important ramifications for our under-
standing of the angular momentum evolution of cool stars
because it is the interaction between the stellar wind mate-
rial and the magnetic field of the rotating star that is
believed to provide the braking mechanism for stellar rota-
tion on the main sequence, which is ultimately why rotation
and activity both decrease with time. Higher mass-loss rates
can be expected to yield stronger braking. Models for how
magnetic braking should affect stellar rotation suggest rela-
tions of the form
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where ! is the angular rotation rate and RA is the Alfvén
radius (Weber & Davis 1967; Stepień 1988; Gaidos, Güdel,
& Blake 2000). The exponent m is a number between 0 and
2, where m ¼ 2 corresponds to a purely radial magnetic
field. Mestel (1984) argues that more reasonable magnetic
geometries suggestm ¼ 0 1.

We are interested in the time dependence of the quantities
in equation (7). Equation (2) shows that! / Vrot / t%0:6, so
_!! / t%1:6 and _!!=! / t%1. We assume that neither the stellar
mass (M) nor the radius (R) are time variable (see x 3.3),
while equation (4) indicates the time dependence of _MM. The
Alfvén radius is
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where Vw is the stellar wind speed and Br is the radial mag-
netic field. Note that since equation (7) is computed assum-
ing a simple, global magnetic field geometry, Br should be
considered a disk-averaged field when one relates it to the
far more complex fields that stars like the Sun actually have.
We assume that Vw does not vary, which was also an
assumption used in the derivation of mass-loss rates from
the astrospheric absorption (see x 2.2). We can then express
Br as a power law of time, Br / t!, where from equations
(4), (7), and (8) we find
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Assuming that m is in the physically allowable range of
m ¼ 0 2 yields the upper limit ! < %1:0, while the more
likely range of m ¼ 0 1 suggested by Mestel (1984) implies
! < %1:2. In any case, this result suggests that disk-aver-
aged stellar magnetic fields decrease at least inversely with
age for solar-like stars.

3.3. Relevance for Planetary Atmospheres

Figure 9 shows the cumulative mass loss for the Sun as a
function of time based on the relation in Figure 8. Despite
the high mass-loss rates predicted for the young Sun, the
total mass that has been lost by the solar wind is stilld0.03
M(, not enough to have dramatically altered the solar lumi-

Fig. 8.—Mass-loss history of the Sun suggested by the power-law rela-
tion from Fig. 7. The upper limits are based on radio nondetections of three
solar-like stars (Gaidos et al. 2000).

Fig. 9.—Cumulative mass loss for the Sun as a function of time, based
on themass-loss history of the solar wind in Fig. 8.
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活発な若い恒星：恒星風
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恒星の年齢 [Gyr] Wood et al. (2002) Astrophys. J.

太陽型星の観測にもとづく恒星風フラックスの時間進化

現在の太陽

冥王代 太古代 原生代

若い恒星は自転が速い → 活発な磁気活動 
強い極端紫外線  
強い恒星風 (電離したプラズマ) 

→ 惑星大気の散逸 

恒星風で角運動量を失い，自転速度が低下

( < 100 nm)



太陽風の1次元モデル (Parker, 1958)
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太陽コロナのガス圧 > 星間物質のガス圧 
⇒ コロナガスの流出が起こる (太陽風) 

流体力学の基礎方程式 

質量保存の式　 　̶ (1) 

運動量保存の式　 　̶ (2) 

(1), (2)に定常 , 球対称 , 理想気体(等温)を仮定すると 

運動量保存の式　 　̶ (3) 

質量保存の式　 　̶ (4) 

(3), (4)と理想気体の状態方程式　 　̶ (5) を連立
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太陽風の1次元モデル
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(3)‒(5)より  を消去し， 

音速 , 脱出速度 ,  

変換座標  で書き換えると 

最終的に　 　̶ (6) を得る  

(導出は小レポート課題②) 
(6)は太陽風の速度分布を記述する式である 
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2.4. 太陽の活動現象 33

式 (2.26)を式 ( 2.25)に代入して、次式を得る。
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. (2.27)

この式が太陽風の加速を記述する式である。
式 (2.27)の特徴を考える。コロナの典型的な物理量を用いると、cT = 130 km s−1, vesc =

620 km s−1となる。cT < vescとなることは、コロナのプラズマが太陽の重力に束縛されて
いることを表している。このことから、式 (2.27)の右辺はコロナの底 (R = 1)において負で
ある。一方、式 (2.27)の右辺第一項はRの−1乗、第二項はRの−2乗を含んでいることか
ら、十分大きいRでは第一項が優勢となり、式 (2.27)の右辺全体は正に転じることがわかる。
式 (2.27)の右辺が 0になる点を臨界点 (critical point)と呼び、その太陽からの距離 Rc は、
Rc = v2esc/4c

2
T となる。上述の数値を代入すると、R ∼ 6となり、太陽半径の約 6倍に相当

する。
式 (2.27)の解を図 2-6に示す。曲線ACBが太陽風に対応する解である。この解は臨界点で

v = cT という音速に達し、その後も加速され続けていく。S1のように臨界点で音速に達しな
い場合、式 (2.27)より dv/dRが負になるため、速度は減速に転じる。臨界点で音速となる解
だけが、亜音速から超音速となる構造をとることができる。超音速となった太陽風は太陽圏
の終端で星間ガスの影響により衝撃波を形成し、急激に減速されることとなる。

図 2-6．式 (2.27)の解の種類。オーム社『宇宙環境科学』より

2.4 太陽の活動現象
太陽コロナの磁場は複雑な構造をしており、磁力線が開いている領域と、磁力線がループ
状に閉じている領域がある。磁力線が開いている領域からは太陽風が吹き出している一方、
磁力線が閉じた領域では、太陽フレアやコロナ質量放出 (coronal mass ejection)と呼ばれる
爆発的活動減少が生じる。
太陽フレアは太陽大気における爆発的なエネルギー解放現象であり、γ 線、X線領域から
電波領域に至る波長域で電磁波を放射する。太陽フレアは磁力線の変形によって蓄えられた
エネルギーが、磁気再結合によって開放されて生じる。
コロナ質量放出はコロナのプラズマの塊が突発的に惑星間空間に放出される現象である。
太陽の磁気エネルギーが解放され、電磁放射エネルギーに変換されるのが太陽フレア、力学
的な運動エネルギーに変換されるのがコロナ質量放出である。

太陽風を表す解(曲線ACB) 
(恩藤 & 丸橋, 2000, 宇宙環境科学, オーム社)

太陽風の1次元モデル
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　̶ (6) 

コロナの典型的な物理量では 
 

 において(6)右辺  
一方、  では(6)右辺は  

(6)右辺  となる臨界点  において 
 すなわち速度が音速となる 

臨界点は太陽半径の約　　倍 
太陽中心から約　　au である 
(小レポート課題①) 

太陽風は臨界点で音速となり、加速し続ける (右図)
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まとめ
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恒星の形成と進化 
分子雲コア (in 星間分子雲) → 原始星 → 前主系列星 → 主系列星 

軽い恒星ほど数が多く，光度が小さく ，寿命が長い 

若い主系列星ほど暗いが，極端紫外線・X線・恒星風フラックスは大きい 

恒星内部では核融合反応が進む．重い恒星ほど重い元素を合成

(L ∝ M4)



レポート課題 (6/17締切)
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1. 太陽風が音速に達する臨界点の位置を太陽半径・天文単位 (au) の 

2つの単位でそれぞれ求めよ(有効数字1桁)． 

2. (余裕のある人は) 太陽風の速度分布を記述する(6)式を導出せよ． 

(2は成績評価には含まない)


