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太陽フレア・プラズマ噴出

太陽フレア・プラズマ噴出の観測例
（SDO/AIA 304Å）

太陽フレア
太陽大気中で発生する爆発現象。

強いX線放射や、大量のプラズマ
放出を伴う。

宇宙飛行士・航空関係者の被曝、
人工衛星の故障・通信障害などの
原因となる。
テクノロジーに依存した現代社会
にとって脅威。



フレア発生の基本メカニズム

磁力線再結合

磁力線

磁場の形状(トポロジー)が変化
磁気流体不安定が発生

磁気流体不安定の成長

更なる磁力線再結合を促進

正極側
負極側

磁力線再結合(リコネクション)と磁気流体不安定性の
フィードバックにより、爆発的エネルギー解放が発生

Kusano et al. (2021)



コロナ磁場の数値モデリング

磁気流体不安定の臨界条件の評価には3次元磁場構造が必要
• 太陽表面(光球)の磁場はベクトル成分まで詳細な観測が可能

• 上空のプラズマ大気層(コロナ)の磁場は観測不能
数値モデリングにより推定
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Fig. 7 NLFFF for AR11158 at 00:00 UT on 15 February 2011 before a X2.2-class flare. a The Bz distribution of the photospheric magnetic field,
approximately 2 h before the occurrence of the X2.2-class flare observed by SDO/HMI. bMagnetic field lines from the NLFFF are superimposed on a;
the format of the field lines is the same as in Fig. 6d. The small inset corresponds to an enlarged view of the central area. c The magnetic twist
distribution from Inoue et al. (2014a), where the vertical and horizontal axes are the twist and Bz , respectively. The dashed line corresponds to Tn =
1.0. The image is copyright AAS and reproduced by permission. d The magnetic field lines are plotted together with the surface corresponding to
the critical height of the torus instability

hand, for a different event, Jiang et al. (2014b) estimated
the temporal evolution of the flux tube height obtained
from the NLFFF in solar active region 11283, focusing
on the X2.1-class flare that occurred at 22:20 UT on 6
September 2011. They found that the decay index at the
flux rope axis reached the critical value for torus instabil-
ity at the time at which the flare was generated, resulting
in an instability-driven eruption.
As seen from these studies, the NLFFF enables us to

quantitatively perform a stability analysis, which would be
difficult to do based only on observations. Recently, highly
accurate measurements of photospheric magnetic fields
became available from two space satellites and ground
observations; these have made the NLFFF a very useful
tool for understanding the coronal magnetic field as well
as for speculating on the onset and dynamics of solar
flares.

MHD simulations of the solar eruptions based on the
observational data
Necessity of MHD simulations combinedwith the NLFFF
Numerical modeling of the coronal magnetic field (poten-
tial field, LFFF, and NLFFF) successfully clarified many
unknown issues with 3Dmagnetic fields that had not been
revealed by observation. On the other hand, these mod-
els consider only the force-free equilibrium state, and they
are thus not able to model dynamic states (in particular,
energy-released processes) that occur during flare events,
even though the buildup of energy occurs at a rate much
slower than the Alfven time scale and thus can be handled
by the NLFFF. MHD simulations can be used to reproduce
such dynamic states.
The potential field does not strongly contribute to the

magnetic field in the solar active region because there
is no free energy available to induce dynamic behavior.

太陽表面の観測磁場
(視線方向成分)

数値的に外挿した
上空のコロナ磁場

Inoue (2016)



コロナ磁場の数値モデリング手法

非線形フォースフリー磁場外挿法

• 現在主流の方法。力学平衡を仮定し、太陽表面のベクトル磁場
データを元に、上空のコロナ磁場を外挿。

• ある時刻のスナップショット1枚を用いる。

データ駆動型シミュレーション

• 太陽表面観測磁場の時系列データを下部境界条件として用い、
磁気流体方程式を数値的に解く。力学平衡の仮定をおかず、
コロナ磁場の時間変化を物理解として再現できる（はず）。

• 手法によってかなり異なる数値解になる (Toriumi et al., 2020)、
プラズマの動きと磁場の動きの同期が困難 (Hayashi et al., 2019; 
Guo et al., 2019)など、多くの課題。



本研究の目的

課題
観測データを導入する下部境界付近で発生する、
プラズマ速度と磁場の時間発展の物理的不整合の解消

本研究

• 新たな速度場駆動型手法を提案(𝐸×𝐵-driven method)

観測磁場の時系列データから、太陽表面の速度場を導出。
下部境界付近にこの速度場を導入し、実際に誘導方程式を
数値的に解いて観測磁場を再現。

• 実際の観測イベントへ適用し、実用性・再現性を確認。

→少なくとも速度場と磁場の物理不整合は解消されるが、
観測イベントをどこまで再現できるかは要検証。



速度場導出 1/2

磁場の時間発展方程式(ファラデー・マクスウェルの誘導方程式)

𝜕𝑩
𝜕𝑡 = −∇×𝑬, 𝑬: 電場𝑩: 磁場,

𝑩!"#
$%& − 𝑩!"#

$

∆𝒕 = −∇×𝑬', 観測磁場時系列データの差分を左辺とし、
誘導方程式を逆に解いて、電場を求める。

観測磁場時系列データの例

ただし、観測磁場は2次元データなので、
鉛直微分は直接評価できない。本研究で
はPoloidal-Toroidal Decomposition 
(Fisher et al., 2010)で対処。

インバージョン電場

観測磁場データ

観測時間幅



速度場導出 2/2

𝑬 = 𝑬' − 𝛻𝜙

ゲージ変換

𝑬 1 𝑩 = 0

ゲージ変換により、電場が磁場に垂直な成分のみを持つようにする。

※抵抗がない場合、電場は 𝑬 = −𝒗×𝑩 で与えられる。
𝑬 1 𝑩 = 0 は必要条件

速度場計算

𝒗' =
𝑬×𝑩
𝐵(

=
𝑬) + 𝑬∥ ×𝑩

𝐵(

速度場は、磁場と求めた電場から簡単に計算できる。

ゲージ変換で消去



シミュレーション設定

• 初期磁場はポテンシャル磁場
(自由エネルギーが0の磁場)

• 観測ノイズを軽減するため、
lowpass filterを適用

• 𝐵!"# = 𝐵$%&'&/10

• 下部境界に

下部境界の磁場は、𝒗(を誘導方程式に代入し、数値的に時間発展させる。

𝒗' =
𝑬×𝑩
𝐵(

観測磁場を数値的に再現しつつ、上空のコロナ磁場も再現できる。



基礎方程式

太陽コロナでは磁気エネルギー>>内部エネルギーなので、ガス圧を０と
仮定した磁気流体方程式を数値的に解く。

連続の式

運動方程式

ローレンツ力

ファラデー・マクスウェルの誘導方程式

オームの法則 アンペールの法則



観測ターゲット
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プラズマ放出現象（飛騨天文台SMART/SDDIにより観測）

上段: Hα-0.5Å(ドップラーシフト), 下段: Hα line center

同じ領域から2度のプラズマ噴出（黄色矢印で示した黒い領域）

（Hα線は温度10)K程度のプラズマから出る可視光）

連続した噴出はよく観測されるが、エネルギー蓄積の詳細は不明



磁場との関係 1/3

鉛直磁場
白: 正極 黒: 負極 Hα観測



磁場との関係 2/3

負極(黒)が正極(白)に貫入
(リコネクションを示唆)

フィラメント状の
影が出現



磁場との関係 3/3

負極(黒)が正極(白)
が互いに打ち消し
合っている

フィラメント状の影が噴出
(磁場の不安定化を示唆)



シミュレーション結果(3次元コロナ磁場)

線：磁力線

線の色：鉛直速度

グレースケール：
下部境界付近の鉛直磁場

3次元磁場構造の時間発展

(a),(b) 観測時刻初期

(c),(d) 1度目の噴出

(e),(f) 2度目の噴出

青：鉛直上向き
赤：鉛直下向き



観測磁場の再現性 1/3

観測磁場
(鉛直成分Bz)

シミュレーション結果
• 時間変化は再現できている
• 微細構造はlowpass filter
の影響で再現できていない)

2hr

2hr



観測磁場の再現性 2/3

観測磁場
(水平成分Bx)

2hr

2hr
シミュレーション結果

• 時間変化は再現できている
• 微細構造はlowpass filter
の影響で再現できていない)



観測磁場の再現性 3/3

観測磁場
(水平成分By)

2hr

2hr
シミュレーション結果

• 時間変化は再現できている
• 微細構造はlowpass filter
の影響で再現できていない)



運動エネルギーの時間変化
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• 運動エネルギーのピーク(t~90min & 200min)が噴出に対応

• 2度の噴出を再現できたが、時刻に0.5-1hrのずれ

kinetic energy in sim.
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(b)

磁場の自由エネルギーの変化

• 噴出に対応して、自由エネルギーの減少を確認
• 解放エネルギーは全自由エネルギーの10%未満

磁場の
自由エネルギー

運動エネルギー

• 1度目の噴出後もエネルギー蓄積あり



議論

• 噴出発生時刻のずれについて

総エネルギー量は大局的な磁場構造で決まるが、リコネクションや不安定
など、噴出のトリガには微細な磁場構造が関与すると考えられている(e.g., 
Kusano et al., 2012, 2021)。今回は観測ノイズを消すためにlowpass filter
を強くかけており、噴出発生時刻のずれにつながったと考えられる。観測
ノイズの除去方法について更なる検討が必要である。

• 磁場の自由エネルギーの時間変化について

蓄積された全自由エネルギーに対し、解放されたエネルギーは10%未満で
あった。過去のフレア研究でも、蓄積されている全てのエネルギーが解放
されているわけではないことが指摘されている。

1度目の噴出後、一時的に自由エネルギーは減少するが、2度目の噴出前に
は元のレベルに回復しており、継続的に自由エネルギーが注入されている
ことが示唆される。これは正極と負極の収束運動によるものと考えられる。



今後の展望

• 太陽表面磁場の時間変化は太陽内部の対流運動に起因。一方、太陽内部
は直接観測できない。

• 近年、太陽内部から表面付近までの輻射磁気流体シミュレーションに
よって、現実的な太陽表面磁場を再現できるようになった(Hotta & Iijima, 
2019, Toriumi & Hotta, 2020, Hotta & Toriumi, 2021)。

• 今後、輻射磁気流体シミュレーションで再現された太陽表面磁場を元に、
上空コロナのデータ駆動型シミュレーションを行い、フレアを再現する。
フレアを発生させる太陽表面磁場形成と太陽内部ダイナミクスの関係の
解明を目指す。

現在進行中の対流層-コロナ結合シミュレーション



まとめ

• 速度場駆動型のデータ駆動手法(𝐸×𝐵-driven)を開発した。

• 実際の観測イベントに適用したところ、2度のプラズマ噴出
現象を再現することに成功した。ただし、噴出時刻には多少
のずれがあった。

• 解放されたエネルギーは全体の10%未満であった。また、1
度目の噴出の後にも自由エネルギーが継続的に蓄積されてい
た。これは磁場の収束運動によるものと考えられる。
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