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重力成層流体中を伝わる磁気流体波動

ひので衛星で観測したスピキュール
（国立天文台／JAXA）

光球

コロナ

Kudoh & Shibata (1999)



磁気流体波動の伝播

Bogdan et al. (2003)



磁気音波のモード変換（t=58.5s）



磁気音波のモード変換（t=81.9s）



計算モデル

1. 一様背景中の MHD 波動（CANS のまま）
2. 重力成層・一様温度・一様磁場（β > 1）中の MHD 

波動（まずは、波動の突っ立ち）. 周波数を変えて、
エヴァネッセントや重力波のケースも実施。

3. 同上（ β < 1）
4. 同上（下半分 β > 1、上半分 β < 1） モードコンバー

ジョンがみえるか？
5. 重力無・膨らんだ磁力線 （ β > 1）
6. 同上（ β < 1）
7. 同上（下半分 β > 1、上半分 β < 1） モードコンバー

ジョンがみえるか？
8. 重力成層・膨らんだ磁力線
9. …





磁気音波、アルフベン波の位相速度、群速度

Song & Russel (2002)



音響重力波（磁場なし）

• Ω： 音波のカットオフ周波数

• Ｎ： ブラントバイサラ周波数

• kll
2＞０の時に、鉛直方向に伝播可能。



応用課題：降着円盤における磁気回転不安定性とジェット形成

松元亮治、小野貴史 �千葉大理�

� 降着円盤における磁気回転不安定性

gravity

centrifugal
force

angular momentum

図 �� 磁気回転不安定性の機構

中心天体のまわりを差動回転しているプラズマが一様磁場に貫かれているものとする。流体
要素の各点では動径方向の重力と遠心力がつりあって平衡状態にある。このとき、流体要素の
一部を内向きに変位させると回転角速度が増加するが、この要素は、それよりも角速度の遅い
外側の要素と同一の磁力線上にあるため角運動量が外向きに輸送される。角運動量を失った内
側の要素は遠心力が小さくなるため重力 � 遠心力となってさらに内向きに変位していく。こ
の不安定性は磁場と差動回転による不安定性であることから磁気回転不安定 �����とよばれ、
降着円盤における角運動量輸送の起源になっていると考えられている。

� 磁気回転不安定性の局所シミュレーション
簡単化のため、円盤の赤道面付近の一部を取り出し、鉛直方向の重力は無視する。また、非

圧縮性を仮定し、粘性と電気抵抗は無視する。角速度� で回転する系での基礎方程式は以下
のようになる。
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図のように中心天体から動径距離 ��の位置に円盤と共回転する直交座標系をとり、動径方
向を 	軸、方位角方向を 
軸、鉛直方向を �軸にえらぶ。このとき、	 � �� なら動径方向の
重力と遠心力の差は��
����� 	��� ���� 	�
� � �
�	 とかける。円盤はケプラー回転して
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図 �� 局所カーテシアン座標系：ケプラー円盤では� 	 �
�
である

おり、平衡状態で磁場、圧力、密度が一様であるとすると平衡状態での方位角方向の速度分布
は �� 	 ����
	 となる。

演習１ ������ のモデル ������に圧縮性流体における磁気回転不安定性の２次元シミュレー
ションモデルがある。これを実行して時間発展を調べなさい。

� 差動回転する円筒プラズマの大局的シミュレーション

B

図 �� 一様磁場に貫かれたシア回転する円柱プラズマ

図のように回転軸方向の磁場に貫かれた差動回転する円筒プラズマの安定性を大局的な���
シミュレーションによって調べることを考える。座標系としては円筒座標 ��� �� ��を用いる。
重力ポテンシャル ���� 中を角運動量分布 � 	 �� �

�　で回転し、ポリトロピックな状態
方程式 � 	 � ������　にしたがう回転円筒プラズマの平衡形状は次式で与えられる。

���� �
�

���� ���
�
��

���� � ��� ��
�

�
	 ����� 	 ��

�



これより、プラズマ中の音速を ��、���を � と定義すると
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密度分布は � 	 ���� 	 �������より

� 	 ���������

上式から回転円筒プラズマの温度分布を求めると、ある領域 ��� � � � ���	 内でのみ温
度が正になる。すなわち、回転円筒プラズマは � 	 ��� と � 	 ���	 に表面を持つ。円筒プ
ラズマ外は以下の密度分布を持つ等温の静止した高温ハローで満たされているとした。� 	
�
 ��� ��������� �������。� 	 �����
 である。ここで � は比熱比、��
はコロナの音速 ����
 	
��
��
�。磁場分布は初期に鉛直方向の一様磁場とする。以下、�� 	 ��� 	 �� 	 � の単位系を
用いる。

��� 基礎方程式

円筒座標系における磁気流体方程式系、ただし、速度、磁場について方位角成分を含む。外
場としての重力入り

��� モデルパラメータ

� 角運動量分布のパラメータ
�� ポリトロープ指数 �
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��"� 等温コロナの温度	���

�#"� 基準半径のコロナ密度	�
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ここで、���は基準半径 � 	 ��での音速、���� 	 !
�
���
����、 ���� 	 �
���。初期磁場は回

転軸成分のみをもち、!� 	
�
�
� 
��。

演習２ 軸対称性を仮定した円筒座標 �次元の���コードを用いてこのような円筒プラズマの
時間発展を調べなさい（����������。

� ジェット形成
鉛直方向の磁場に貫かれた降着円盤では、円盤の回転によって磁力線が捩じられ、ローレン

ツ力と遠心力によって円盤プラズマが加速されて図のような双極ジェットが形成される。

�



図 
� 磁気流体ジェット形成の内田・柴田モデル

図 �� 磁力線に貫かれたトーラス

初期に鉛直磁場に貫かれたトーラスの時間発展を軸対称 �次元磁気流体コードによってシ
ミュレートするモジュール �����	
��
を用いて演習を行う。
重力ポテンシャル ���� ��中を角運動量分布 � 	 �� �

� 　で回転し、ポリトロピックな状
態方程式 � 	 � ������　にしたがう回転トーラスの平衡形状は次式で与えられる。
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トーラスのまわりには等温球対称なプラズマが分布しているとする。静水圧平衡の条件からプ
ラズマの密度分布は

� 	 �� ������
���
�� � ��

� ���

で与えられる。この計算には無次元パラメータがふたつあり、 �� 	 �
�
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�
���、 	
 	 �

�
����

�
��

　で与えられる。ここで、���は � 	 ��でのケプラー回転速度、���$ ���は ���� ��における降
着円盤の音速とアルベン速度である。

演習３ このときのトーラスの密度分布を求め、�����	
��
中で初期条件として与えられている
密度分布と一致することを確かめなさい。

演習４ �����	
��
を用いたジェット形成のシミュレーションを行いなさい。






� 発展演習
�% ジェットの速度が �、�、 
�$ 	�などのパラメータにどのように依存するかを調べなさ
い（&'(#� �� �)% �**+�。

�% 円盤内部に �方向にある波長をもつ速度揺らぎを与えてジェット形成シミュレーションを
行い、ＭＲＩの成長がジェットの速度に及ぼす影響を調べなさい（&'(#� �� �)% �����。

�% 電気抵抗を含めたシミュレーションを実施しなさい �����������を用いる）。電気抵抗
の大きさをいろいろ変えて、ジェットの形状や速度がどのように変化するか調べなさい
（&',�-��� �� �)% �����


% 重力ポテンシャルを変えてシミュレーションを実施しなさい。たとえば、ブラックホー
ルの重力場を近似する ./�'(# ��,�#�0�� .#����0�) � 	 ��
��� � ���。��はシュバル
ツシルト半径。

�% 中心天体と円盤が中心天体の双極磁場で結ばれている場合のシミュレーションを実施し
なさい（��1�/�0 �� �)% �**2�

2% 輻射冷却がジェット形成に及ぼす影響を調べなさい。���������のエネルギー方程式に
例えば以下のような冷却項を /#'�"� ��� として加える。

�������������
��������������	��
�����������������

��'はパラメータ

3% 他のモジュールの�������中の #(�)%4等を参考にして�����	
��
をＭＰＩ化し、56��
を用いて高解像度のシミュレーションを実施しなさい。

+% ���������を �次元�.�化して56��を用いて �次元シミュレーションを実施しなさい。

*% �77�スキームに基づく円筒座標系 �次元���コードを用いたシミュレーションを実
施しなさい。

�
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4.4 ジェット伝播

4.4.1 理想磁気流体方程式

以下に今回解く理想磁気流体方程式を挙げる。上からそれぞれ密度の連続の式、運動量保

存の式、誘導方程式、エネルギー保存の式を表す。

∂ρ

∂t
+∇ · (ρv) = 0 (4.1)

∂ (ρv)

∂t
+∇ ·

(
ρv ⊗ v + p+

B2

8π
− B ⊗B

4π

)
= 0 (4.2)

∂e

∂t
+∇ ·

{(
e+ p+

B2

8π

)
v − (B · v)B

4π

}
= 0 (4.3)

∂B

∂t
= ∇× (v ×B) (4.4)

e =
p

γ − 1
+

ρv2

2
+

B2

8π
(4.5)

ここで、ρ、v、B、eはそれぞれ密度、速度、磁場、エネルギー密度を表す。計算コードは

近似リーマン解法の一種であるHLLD法に基づく 2次元円筒座標系の磁気流体コードを用い

ている。

4.4.2 計算モデル

図 4.1は計算モデルの模式図である。ρ = 1, p = 1/γ の一様なガス中に半径 1の超音速

ジェットを注入している。ジェットは ρ = 0.1, p = 1/γの低密度ジェットを仮定している。

図 4.2は計算結果の密度分布である。ジェットの前方には弧状の衝撃波 (バウショック)や

ジェットを包み込むバックフロー (コクーン)などの構造が見られる。
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図 4.1: 2次元シミュレーションモデルの模式図。

図 4.2: 2次元シミュレーション結果の一例。カラーは温度分布を表す。

4.4.3 課題

• model jetprop.f90内のジェットのパラメータ (速度、密度等)を変更し、構造の変化を

調べる

• 初期状態を変更し、ジェットの前方に高密度な平板状のガスを配置し、ジェットが高密
度なガスを突き抜ける様子を調べる

• 高密度なガスの密度分布をさまざまに変え、モデル間の構造変化などを比較する



課題名：
星間ガスにおける
パーカー不安定性
担当：工藤哲洋（国立天文台）



パーカー不安定性とは
Parker(1966)

2

重力成層したガスで発生

磁力線が曲がる

磁力線に沿ってガスが落下

磁力線頂上の圧力が周囲に比べて減少

浮力が生じ上昇する

落下
浮力

磁場 重力

銀河面
磁場 重力



Orion

Shibata & Matsumoto (1991)：巨大分子雲の生成

衝撃波
銀河面

銀河面

~ 100pc



20 T. Ch. Mouschovias, M. W. Kunz and D. A. Christie

Figure 3. Contour plots of the density (colour) and magnetic field lines (solid lines) at times τ = −13, −8, −3, 2, 7 and 12 in the (y′, z′) plane. The colourbar
gives the correlation between the colours and the natural logarithm of the density [e.g. ‘4’ denotes a dimensionless density of exp (+4) # 54.6]. The unit of
length is the thermal-pressure scale height in the reference state, C2

ref (0)/g = 35.45 pc, the unit of density is ρref (0) = 2.1 × 10−24 g cm−3 and the unit of
time is Cref (0)/g = 6.05 Myr.

mass-to-flux ratio of typical cold H I clouds yields (M/#)/
(M/#)crit # 0.1–0.3, where (M/#)crit ≡ (63G)−1/2 is the critical
mass-to-flux ratio calculated by Mouschovias & Spitzer (1976).

5 SU M M A RY A N D D I S C U S S I O N

We have performed two-dimensional simulations of the nonlinear
evolution of the Parker instability properly accounting for phase
transitions between the warm and cold neutral media. The evolu-
tion is initiated by small-amplitude velocity perturbations that have,
and at later times lead to, evolution that preserves the symmetry of

the dominant midplane-crossing (‘even’) mode – the mode that al-
lows field lines to cross the galactic plane. This mode has been
shown by BMP97 to be naturally selected when starting from a
spectrum of random velocity perturbations. The qualitative features
of the nonlinear evolution are similar to those found by calculations
that ignored phase transitions: arches of magnetic field lines rise
high above the galactic plane, accompanied by accumulations of
mass in the resulting magnetic valleys. However, there are impor-
tant quantitative differences between the two sets of calculations.
Phase transitions, a consequence of realistic heating and cooling
included in the present calculation, lead to structures (cold clouds

C© 2009 The Authors. Journal compilation C© 2009 RAS, MNRAS 397, 14–23

熱不安定性

Interstellar cloud formation 21

Figure 4. Contour plot of the density (solid lines) at time τ = 12 in the (y′, z′)
plane. The velocity vectors (arrows) are also shown and the maximum value
of the velocity [=2.74Cref (0) " 15.7 km s−1] is printed above the figure.
The unit of length is C2

ref (0)/g = 35.45 pc. Note the presence of distinctive
S-shaped shocks extending far above and below the galactic plane.

Figure 5. Contour plots of the density (colour) and magnetic field lines (solid lines) at time τ = 12 in the (y′, z′) plane, zoomed in on (a, left-hand panel) a
CNM ‘sheet’ in a magnetic valley and (b, right-hand panel) a CNM cloudlet. In (a), the velocity vectors (arrows) are also shown and the maximum velocity
[=1.49Cref (0) " 8.5 km s−1] is given. In (b), the maximum density [=9.80ρref (0) " 2 × 10−23 g cm−3 " 10 cm−3] of the cloudlet is given. The unit of length
is C2

ref (0)/g = 35.45 pc.

with typical densities much greater and temperatures much smaller
than those achieved by isothermal calculations, and which are in ex-
cellent quantitative agreement with observations of cold H I clouds.

The main result of this work is that the Parker instability is
directly responsible for the formation of interstellar clouds and
cloud complexes, despite recent claims to the contrary by Kim
et al. (1998, 2001), Kim, Ostriker & Stone (2002) and Santillán
et al. (2000). Cold H I clouds are seen to form whose masses
("105 M%), mean magnetic-field strengths ("4.3 µG), rms
magnetic-field strengths ("6.4 µG), mean densities ("20 cm−3),
mass-to-flux ratios ("0.1 − 0.3 relative to critical), temperatures
("50 K), turbulent velocity dispersions ("1.6 km s−1) and spa-
tial separations ("500 pc) are all in agreement with observations.
The maximum number density is "103 cm−3 and the maximum
magnetic-field strength "20 µG. These physical conditions are such
that, had we included the additional phase transition from atomic
to molecular hydrogen, molecular clouds would have formed very
rapidly within these giant H I clouds.

We find that the fraction of ISM mass in the WNM is approx-
imately 60 per cent, in excellent agreement with observations by
Heiles & Troland (2003). The bulk of the CNM has a sheet-like
morphology. We also note the presence of cold ‘cloudlets’ of size
"1 pc strung along field lines. These cloudlets are both qualita-
tively and quantitatively similar to those first discovered by Heiles
(1967). The median column density of a typical cloudlet is "0.3 ×
1020 cm−2.

An apparent discrepancy between this work and the observational
results of Heiles & Troland (2003) is the amount of WNM in the
thermally unstable phase. In the simulation, the maximum percent-
age of WNM in the unstable phase is "10 per cent. By contrast, the
observed percentage is "48 per cent by Heiles & Troland (2003).
The discrepancy is easily understood as a consequence of the fact
that the observations see the ISM as it is today, after clouds not only
have formed but also some of them have given birth to stars, includ-
ing OB associations, which alter the physical conditions of their
parent clouds as well as the amount of matter in the warm unstable
phase. In other words, to account for the observed amount of gas in
the thermally unstable phase, a calculation must include feedback
from at least some of the energetic events that occur on relatively
short timescales after clouds and stars have formed (e.g. stellar

C© 2009 The Authors. Journal compilation C© 2009 RAS, MNRAS 397, 14–23
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with typical densities much greater and temperatures much smaller
than those achieved by isothermal calculations, and which are in ex-
cellent quantitative agreement with observations of cold H I clouds.

The main result of this work is that the Parker instability is
directly responsible for the formation of interstellar clouds and
cloud complexes, despite recent claims to the contrary by Kim
et al. (1998, 2001), Kim, Ostriker & Stone (2002) and Santillán
et al. (2000). Cold H I clouds are seen to form whose masses
("105 M%), mean magnetic-field strengths ("4.3 µG), rms
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mass-to-flux ratios ("0.1 − 0.3 relative to critical), temperatures
("50 K), turbulent velocity dispersions ("1.6 km s−1) and spa-
tial separations ("500 pc) are all in agreement with observations.
The maximum number density is "103 cm−3 and the maximum
magnetic-field strength "20 µG. These physical conditions are such
that, had we included the additional phase transition from atomic
to molecular hydrogen, molecular clouds would have formed very
rapidly within these giant H I clouds.

We find that the fraction of ISM mass in the WNM is approx-
imately 60 per cent, in excellent agreement with observations by
Heiles & Troland (2003). The bulk of the CNM has a sheet-like
morphology. We also note the presence of cold ‘cloudlets’ of size
"1 pc strung along field lines. These cloudlets are both qualita-
tively and quantitatively similar to those first discovered by Heiles
(1967). The median column density of a typical cloudlet is "0.3 ×
1020 cm−2.

An apparent discrepancy between this work and the observational
results of Heiles & Troland (2003) is the amount of WNM in the
thermally unstable phase. In the simulation, the maximum percent-
age of WNM in the unstable phase is "10 per cent. By contrast, the
observed percentage is "48 per cent by Heiles & Troland (2003).
The discrepancy is easily understood as a consequence of the fact
that the observations see the ISM as it is today, after clouds not only
have formed but also some of them have given birth to stars, includ-
ing OB associations, which alter the physical conditions of their
parent clouds as well as the amount of matter in the warm unstable
phase. In other words, to account for the observed amount of gas in
the thermally unstable phase, a calculation must include feedback
from at least some of the energetic events that occur on relatively
short timescales after clouds and stars have formed (e.g. stellar
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密度大雲
Mouschovias(2009)：放射冷却を考慮



cans2d/md_parkerinst

パーカー不安定性により分子雲は形成される
のか？された場合、分子雲の磁場、乱流の強
さはどのくらいか？



課題：
より銀河面にある星間ガスの状況に近い設定
にしてシミュレーションをしよう。

基礎編：
重力場、ガスの温度、比熱比、磁場などはどの
ようなパラメータ、初期条件をとるべきか。

応用編：
ガスの放射冷却（加熱）を与えて、分子雲が
形成される様子を調べる。
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4.1 モーメント法を用いた相対論的輻射流体の数値解法
高橋博之 (国立天文台)

近年のスーパーコンピュータの発達と数値計算コードの高精度化に伴い、より高解像度・長時間の磁気

流体計算を行う事が可能になってきた。その一方で、磁気流体に自己重力や、特殊・一般相対性理論、電気

抵抗、熱伝導、粘性、輻射輸送など、より多くの物理を含めた現実的な計算も行われている。この章では相

対論的流体に輻射の効果を無矛盾に取り入れた相対論的輻射流体数値計算の紹介をする。輻射場は簡単の

ため、光子分布関数を運動量空間で積分したモーメント量 (輻射エネルギー密度、フラックス)で記述する。

モーメント方程式の導出は省略するが、詳しくは数値天文学マニュアル (http://www.astro.phys.s.chiba-

u.ac.jp/hpci/ss2012/)やMihalas & Mihalas (1984); Kato et al. (2008); Takahashi et al. (2012) を参

照してほしい。

以下、メトリックは平坦とし (diag gµν = (−1, 1, 1, 1))、添字のギリシャ文字とアルファベットはそれ

ぞれ時空 4次元 (0, 1, 2, 3)と空間 3次元 (1, 2, 3)を表す。

4.1.1 相対論的輻射流体方程式

相対論的輻射流体方程式は以下で記述される:

∂(ργ)

∂t
+

∂(ρuj)

∂xj
= 0, (4.1)

1

c

∂

∂t

[

(ǫ + pg)γ
2 − pg

]

+
∂

∂xj

[

(ǫ + pg)γ
uj

c

]

= G0, (4.2)

1

c2

∂

∂t

[

(ǫ + pg)γui
]

+
∂

∂xj

[

(ǫ + pg)
uiuj

c2
+ δijpg

]

= Gi. (4.3)

∂Er

∂t
+

∂F j
r

∂xj
= −cG0, (4.4)

1

c2

∂F i
r

∂t
+

∂P ij
r

∂xj
= −Gi, (4.5)

上から順に質量保存、ガスのエネルギー保存、ガスの運動量保存、輻射の 0次モーメント式、輻射の 1

次モーメントの式を表す。ρ, pgはガス密度、ガス圧で δijはクロネッカーデルタである。ǫは静止質量

エネルギー密度を含めた流体のエネルギー密度を表しており、polytropic関係を仮定すると内部エネル

ギー密度 e、比熱比 Γを用いて

ǫ = ρc2 + e = ρc2 +
pg

Γ − 1
, (4.6)
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とかける。uν = (cγ, γvj)は流体４元速度で、3 元速度 vi、ローレンツ因子 γ との間に ui = γvi =

vi/
√

1 − β2の関係がある。ただし βi = vi/c, β =
√

βkβkである。

Er[erg cm−3], F i
r [erg cm−2 s−1], P ij

r [erg cm−3]はそれぞれ輻射場のエネルギー密度、フラックス、ス

トレスで、輻射とガスは輻射 4元力密度Gµを通してエネルギー運動量のやり取りを行う。

G0 = −ργκ0

c

(

4πB − cEr + βjF
j
r

)

− ργσ0

c

[

u2Er

c
+

ujukP
jk
r

c
−
(

2γ2 − 1
)

βjF
j
r

]

, (4.7)

Gi = −ργκ0

c

(

4πBβi − F i
r + vkP

ik
r

)

+
ργσ0

c

[

F i
r − γEru

i − vkP
ik
r + vi

(

2γukF
k
r

c2
− ujukP

jk
r

c2

)]

. (4.8)

ただし u =
√

ukukである。κ0, σ0はそれぞれ共動座標系で評価した吸収係数、及び散乱係数 (cm2 g−1)

を表す。B[erg cm−2 s−1]は黒体輻射強度でガス温度を用いて

B =
σSB

π
T 4

g , (4.9)

となる。ここで σSB = 5.67 × 10−5 erg cm−2 s−1 deg−4は Stefan-Boltzmann定数である。このガス温

度は状態方程式によって決まる:

pg =
ρkBTg

µmp
. (4.10)

kB = 1.38 × 10−5 erg deg−1はボルツマン定数、mp = 1.672 × 10−24 gはイオン質量、µは平均分子量

である。

これらの式に加えて、クロージャー関係と呼ばれる P ij
r を与える式 (輻射の状態方程式)が必要となる。

ここでは 2つのクロージァー関係式を紹介する。

共動座標系で等方的な放射を仮定した場合、P ij
r は

P
′ij
r =

δij

3
E′

r, (4.11)

と表される。このように等方的な輻射圧を与える近似を Eddington近似と呼ぶ。ダッシュ′は共動座標

系の物理量を表しているが、式 (4.4)-(4.8)で必要なのは観測者系のストレス P ij
r である。そこで式 (4.11)

にローレンツ変換を用いることで P ij
r に対する関係式が得られる:

P ij
r +

[

−δij

3

ukul

c2
+

uiujukul

(1 + γ)2c4

]

P kl
r +

uiukP
jk
r + ujukP

ik
r

(γ + 1)c2

=
δij

3
γ2

(

Er − 2
βjF

j
r

c

)

− uiujEr

c2
+

uiF j
r + ujF i

r

c2
+

2uiujukF
k
r

(γ + 1)c4
. (4.12)

P ij
r は 3 × 3の対称行列のため、Er, F

i
r , u

iを与えて 6 × 6の線形方程式を解くことで P ij
r が得られる。

Eddiington近似は光学的に厚い状況では正しいが、光学的に薄い場合放射は等方的にならないため正

しくない。非等方な放射を考慮したクロージャーとしてM-1クロージャーが提案されている:

P ij
r =

[

3(1 − χ)

2

δij

3
+

3χ − 1

2
ninj

]

Er, (4.13)

χ =
3 + 4f2

5 + 2
√

4 − 3f2
, ni =

F i
r

Fr
, f i =

F i
r

cEr
, f =

√

fkfk, Fr =
√

Fr,kF k
r . (4.14)
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4.1.2 課題

熱平衡状態への遷移 “1d lte/”

ガス温度と輻射温度 (Tr = (E′
r/aR)1/4、ただし aR = 4σSB/c)が等しくない場合、ガスと輻射は吸収・

再放射を通してエネルギーのやり取りを行い、熱平衡状態 (Tg = Tr)へと近づいていく。この節では非

熱平衡状態から熱平衡状態へと遷移していく過程を考える。

仮定としてガスは定常・静的とし、ガス密度 (ρ = 0.025 gcm−3)、ガス温度 (Tg = 106 K)は一定とする。

吸収係数は κ0 = 0.4 cm2 g−1 = constとし、散乱係数は σ0 = 0とする。輻射温度は初期に Tr = 108 K

とする。

• 吸収を通して輻射エネルギーが減少し、熱平衡状態に近づいて行くことを確認してください。特
に t − log Erでプロットした場合、どのように輻射エネルギーが減衰するかを確認してください。

• 輻射エネルギーが指数関数的に減衰する理由を考えてみてください。 　(ヒント: 式 (4.4)で Fr =

0, σ0 = 0, vi = 0,B = const, ∂
∂xj = 0とする。)

1次元輻射の伝搬 “1d transport/”

輻射場がガス中を伝搬すると、輻射場は吸収過程により減衰しながら伝搬していく。この節では 1次

元一様静的なガス中を伝搬する輻射場を考える。

計算領域のサイズは L = 100 cmで、ガス密度、ガス温度はそれぞれ 0.01 g cm−3, 106 Kとし、輻射

場はガスと熱平衡にあるとする。吸収係数は κ0 = 10 cm2 g−1 = constとし、散乱係数は σ0 = 0とす

る。この一様媒質中に x = 0から輻射を Tr = 108 Kで照射する。

• x − log Er上で輻射が時間とともに伝播していく様子を確認してください。

• 吸収係数を変更した場合 (initial.f90内の変数 absorption)、どのように変化するか確認してくださ

い (ただし大きすぎると数値的に解けなくなります)。

• クロージャー関係を変えた場合 (initial.f90内の変数 radiationを 1から 2に変更)、波面の伝播す

る速度が変わることを確かめ、なぜそのようになるか考えてください (ヒント: 光学的に薄い極限

を考え、式 (4.4)-(4.5)で Gµ = 0とし、Eddington近似の場合は P ij
r = δij/3、M-1クロージャー

の場合は P xx
r = Er,その他 = 0として特性速度を求めてください)。

• x = 0から注入された光の波面が x = 100 cmの境界を通過すると定常状態になるの定常状態に

なったときの、x − log Erの傾きを Eddington近似を用いた場合と M-1クロージャーを用いた場

合でそれぞれ求めてください。また、その傾きが何によって決まるかを考えてみてください。(ヒ

ント: 式 (4.4)-(4.5)で定常・静的なガスを仮定し、Er ≫ 4πB/cとする。)
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ρ=10-5 g cm-3

Tg=106 K

ρ=1 g cm-3

Tg=106 K

-100cm

-100cm

100cm

100cm

Tr=108 K

20cm

20cm

y

x

図 4.1: 2次元輻射場伝播問題の初期条件。

ρ=10-5 g cm-3

Tg=106 K

-100cm

-100cm

100cm

100cm

Tr=108 K

-80cm

-60cm

Fr
x=Fr

y=cEr/√2

図 4.2: 輻射衝突の計算。

2次元輻射場の伝播 ～ 日陰問題～ 2d shadow/

この節では光学的に厚い物体に光を照らした場合の計算を行う (図 4.1)。密度 ρ = 10−5 g cm−3、温度

Tg = 106 Kの熱平衡にある一様媒質中に半径 20cmの重たいクランプ ρ = 1 g cm−3を置く。このクラン

プに対して x = −100 cmの境界から温度 Tr = 108 Kの輻射を照射する。吸収係数は κ0 = 1 cm2 g−1、

散乱係数は σ0 = 0とする。

• Eddington近似を用いた場合と M-1クロージャーを用いた場合でどのように結果が変わるか確認

してください。

• κ0 = 0.0, σ0 = 1 cm2 g−1とした場合 (initial.f90内 absorption = 0, scattering=1)、どのように

結果が変わるか確認してください。

2次元輻射場の伝播 ～ 輻射の衝突～ 2d collision/

光学的に薄いガス中を伝播する２本の光柱を考える (図4.2)。ガスは一様静的とし、密度ρ = 10−5 g cm−3、

温度 Tg = 106 Kとする。以下の様に境界から光を注入し、二つの光が交差する様子を確かめる。

Er = aRT 4
r , F x

r = F y
r =

cEr√
2

, if x ≤ −100 cm and y = [−80 cm,−60 cm], (4.15)

Er = aRT 4
r , −F x

r = F y
r =

cEr√
2

, if x ≥ 100 cm and y = [−80 cm,−60 cm], (4.16)

(4.17)

ただし Tr = 108 Kとする。吸収係数、散乱係数はともに 0とし、M-1クロージャーを用いる。

• 2本の光柱が真っ直ぐに進み、衝突することを確認してください。

• 光同士は相互作用をしないため、光が衝突することは非物理的である。なぜこのような事が起き
るのか考えてみてください。
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• 2本の光の強度が異なる場合にどうなるか調べてみてください。

(発展編)2次元輻射場の伝播 ～ ガスの加速～ 2d acc/

ここでは輻射によってガスが加速されて行く様子を計算する。計算ボックスは 2 次元 x = [−104, 3 ×
104] cm、x = [−2× 104, 2× 104] cmとし、一様なガス (ρ = 10−6 g cm−3, Tg = 109 K)で満たす。ここ

に円筒形のガスクランプ (半径 3 × 103 cm、密度 10−2 g cm−3)をおき、x = −104 cmから輻射を照射

する (Tr = 3 × 107 K)。この問題ではガスの運動を追うため、静的なガスを仮定しない (initial.f90内、

変数 hydro = .true.)。ガスクランプが加速されていく様子を確かめてください。
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