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ポテンシャルモデルによるコロナ磁場三次元構造の可視化
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  Coronal plasmas are heated and accelerated by thermal conduction and other 
unknown mechanisms and continuously flow out to interplanetary space as the 
solar wind. The solar wind stretches out the coronal magnetic field (CMF) into 
interplanetary space because of its high electric conductivity, producing the in-
terplanetary magnetic field (IMF). Since the IMF plays important roles in active 

phenomena in the Earth's magnetosphere, it is important to study relationships 
between the CMF and the IMF in understanding solar-terrestrial relationships. 
The CMF can not be directly measured by ground-based or in situ observations. 
Therefore the CMF is extrapolated by the so-called  'potential model' with the pho-
tospheric magnetic field (PMF) measured by ground-based observations, assuming 
the current-free corona and the zero-potential spherical surface. Two kinds of po-
tential models, the  'Line-of-Sight model' and the  'Radial Field model', devised by 
the author are introduced and applied to the real PMF observed at the NSO, Kitt 
Peak, USA, in the solar maximum and minimum phases.
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 1 序 論

 1.1 太陽風

 太陽 はコロナ と呼 ばれる高温 のプラズマか らなる大

気によ り囲 まれている。 コロナプラズマは100万 度か

ら200万 度 と非常 に高温であ り,コ ロナプラズマのイ

オンや電子 はコロナ中を高速度で運動 している。コロ

ナは希薄な気体であ り,熱 伝導度が非常 に良いため,太

陽か ら離 れて も温度はあ まり下が らず,プ ラズマは高

速度で運動 し続ける。一方,太 陽の重力は太陽か ら遠

ざかるに従い急速に弱 くなるので,コ ロナ上部のプラ

ズマは太陽の重力 を振 り切 って加速 しなが ら惑星間空

間へ と吹 き出 して行 く。 コロナか ら常時吹 き出 してい

るこの高温 プラズマを太陽風 と呼ぶ(Parker[1])。 太陽

風 は電気伝導度が高いため,太 陽風 中の磁力線 は太陽

風 に,所 謂,「凍結 している」状態にある。すなわち,磁

力線は太 陽風 の中を自由に動 くこ とが出来ず太陽風 と

共に動 く。それ故,太 陽風 はコロナか ら吹 き出す際,コ

ロナの磁場 を惑星 間空間へ と引 き出 し,そ れが惑星間

磁場 を形成する。惑星間磁場で満たされている太陽風

の勢力圏 を太陽圏 と呼ぶ。太陽風が地球の周囲を吹 き

抜 ける際,太 陽風の プラズマ と地球磁場 との相互作用

のため,地 球磁場 は 「吹流 し」 の形 に変形 し地球磁気

圏がで きる。 この太陽風 プラズマ と地球磁場 との相互
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作用 によ り,惑 星間磁場 の磁気 エネルギーが地球磁気

圏内に流入 し磁気 圏嵐 を引 き起 こす原 因となる。磁気

圏嵐は地上で は磁気嵐 などの地磁気擾乱やオーロラな

どの発光現象 として観測 される(詳 しくはAkasofu and

Chapman[2];Hakamada and Akasofu[3]を 参照せ よ)。

太陽 と地球 の間で起 こるこれ ら一連 の現象は,コ ロナ

磁場が太陽風 により惑星間空 間へ と引 き出 され ること

か ら始 まる。従って,コ ロナ磁場の構造 を明らかにする

ことが,こ れ らの現象の理解のために重要である。本

論文では,コ ロナ磁場の三次元構造 を描 く方法 につい

て述べ る。

 1.2 太陽磁場 とコロナ磁場

 日中,す りガラス等 を通 して太陽を見ると明る く光っ

た球に見える。この球 を光球 といい,そ の表面を光球面

という。太 陽光球面には黒点等 が現れる活動領域 と呼

ばれる領域 がある。活動領域 は強い磁場(～1000G)を

持つ場合が多い。光球面上 に現れる磁場(光 球磁場)は,

鉄 イオン等の出す輝線のゼーマ ン効果 を用いて,地 上

か ら観測することがで きる。 しか しながら,現 在の技術

ではコロナ磁場の直接観測は不可能であるので,コ ロナ

磁場は太 陽光球磁場の観測値 とコロナ磁場 のモデル を

用 いて推定 して求められている。従来のコロナ磁場のポ

テ ンシャルモデル(Altshuler and Newkirk[4];Shatten

et al.[5];Levine et al.[6];Riesebieter and Neubauer[7];

Hakamada[8])で は光球磁場の理論値 と観測値の両者 と

も視線方向成分を用いていた。本論文では,こ れら一連

のモデル をLine-of-Sight Model(LS-model)と 呼ぶ こ

とにする。一方,Wang and Sheeley[9]は 光球磁場が太

陽表面 に垂直である と仮定す る(Radial field assump-

tion)手 法 を提唱 した。この方法では,理 論的 に求めた

磁場の動径成分 と光球磁場の動径方向成分の観測値 と

を比較 し,コ ロナ磁場 ポテ ンシャルの球関数展開係数

を求める方法(袴 田[10])が 用い られ る。光球磁場の動

径成分(Radial Field)を 用い ることから,こ のモデル

をRadial Field Model(RF-Model)と 呼ぶ(Hakamada

and Kojima[11])こ とにする。

 1.3 太陽磁場の観測値

 太陽は恒星に対 して約25.4日 の周期で,地 球から見

て右向 きに自転 している。一方,地 球は太陽の回 りを1

年(約365.25日)か けて公転 している。太 陽の自転の向

きと地球の公転の向 きが,北 側か ら見 て共に同 じ反時

計 回 りであ り,地 球が太 陽の 自転 を追いかけるように

公転す るため,地 球上の観測者 には,太 陽が実際の 自

転 よりも遅 く,約27.3日 の周期で 自転 している ように

見える。地球 に対 する太陽の見かけの自転 をカ リン ト

ンローテーシヨン(Carrington rotation, CR)と 呼ぶ。

すなわち,1カ リン トンローテーシ ョンの周期 は約27.3

日である。従って,地 球 か ら見 た太陽のみかけ上の 自

転角速度は1日 に約13.2度 であ る。また当然のこ とな

が ら,地 球か らは,太 陽光球面 の うち地球側の半球 し

か見 えない。この地球側の半球面上 で,地 球か ら見て

正面の経度を中央子午線 とい う。毎 日一回,定 時に,太

陽を観測する と,あ る日の中央子午線は前 日の 中央子

午線か ら約13.2度 ずれていることになる。従 って,太

陽の観測 を約27.3日 の間続 ければ,太 陽全面の状態 を

知ることが出来 る。1カ リン トンローテーシ ョンの間

観測 して得 られた太陽全面上 の物理量の分布 を,地 球

の地図のように,経 度方 向に360度,緯 度 方向 に北緯

90度 か ら南緯90度 まで 士90° の平面 に展開 した図 を

シノプティックチャー トとい う。ある日の観測結果の うち中央子牛

線を中心とした約13.2度(一日分)の観測 結

果 をシノプティックチャー トのその 日の経度上 に描 き写

し,翌 日の観測結果 を前 日の経度か ら約13.2度 ずれた

経度に描 き写す とい う操作 を約27.3日 繰 り返せ ばシノ

プティックチャー トが1枚 完成す る。本論文では太 陽

光球面磁場のシノプティックチャー トを用いることを想

定 して議論を進め る。ここで は図1に 示す,ア メリカ

合衆国ア リゾナ州の砂漠地帯 にある山,キ ッ トピー ク

(Kitt Peak),で 観測 された,1830と1909カ リン トン

ローテーション(CR 1830, CR 1909)の 間の光球磁場

のシノプティックチャー トを用いる。太陽の活動領域 に

は,黒 点が現れ,約11年 周期で,増 減を繰 り返す。 こ

れを,太 陽活動周期 と呼ぶ。新 しい太陽活動周期が始

まる と,黒 点は まず,太 陽表面の南北の高緯度帯 に現

れ,11年 の間に,そ の数 を増減 させなが ら,出 現領域

を太陽表面の低緯度帯へ と変化 させる。CR 1830は 太

陽活動が激 しい時期 に相当 し,CR 1909は 太陽活動の

静穏な時期 に対応す る。

 本論文では,ま ずLS-Model(Hakamada[8])とRF-

Model(Hakamada[10];Hakamada and Kojima[11])

の公式化 をまとめて紹介する。その後RF-modelをCR

1830とCR1909の 光球磁場 の観測値に適用 し,コ ロナ

磁場の三成分(Br(r成 分), Bθ(θ 成分),Bφ(φ 成分)

)を 計算で きる ようにす る。最後 に,磁 力線の式 を数

値的に解 くことにより,コ ロナ磁場 の三成分(Br, Bθ,

Bφ)を 用いて磁力線の トレースを行い,.CR1830とCR

1909の コロナ磁場の三次元構造 を具体的に可視化する。

2 コロナ磁場 のスカラーポテ ンシャル

太陽の光球磁場は,鉄 イオン等の出す輝線のゼーマ

ン効果を用いて,地 上から観測することができる。 し
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図1:(a)ア メリカ合衆 国アリゾナ州キ ットピー ク,国 立太 陽観測所で観測 した,太 陽活動極大期(CR1830,1990

年6月11.4556日)に おける光球磁場 のシノプテ ィックチ ャー ト。横軸はカリントン経度で,時 間に も相当する。時

間は右か ら左 に進む。左側のデー タほど,新 しい時刻における観測値に対応 する。縦軸 は太陽表面上の緯度を表す。

90°は北極,0° は赤道,-90° は南極 を示す。赤色 は磁場の極性が正(太 陽表面から出て くる向 き)の 磁場領域 を表 し,

青色 は磁場の極性が負(太 陽表面 に入る向 き)の 磁場領域 を表す。それぞれ,色 が濃い領域ほ ど,磁 場が強い ことを

示 している。太陽極大期 では,太 陽表面 の広い範囲にわたって,極 性が正 と負の強い磁場領域が対 になって現れる。

(b)太 陽活動極小期(CR1909,1996年5月52840日)に おける光球磁場の シノプテ ィックチャー ト。太陽活動極小

期では,太 陽表面の広い範囲が,弱 い磁場領域で覆われる。わずかに北極 と南極周辺にやや強い磁場領域がみ られ

る。これは太陽表面磁場が双極子磁場で近似で きることを示 している。CR 1909で は,カ リン トン経度260° 付近に

やや強い活動領域が現 れているのが見 られる。

(3)
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か しなが ら,現 在の技術では コロナ磁場の直接観測は

不可能であ るので,コ ロナ磁場 は太陽光球磁場の観測

値 とコロナ磁場 のモデルを用 いて推定 して求められて

いる。ここでは太 陽光球磁場 の視線成分の観測値 を外

挿 しコロナ磁場 を推定す るコロナ磁場 のポテ ンシャル

モデルの方法 について述べ る。

 一般的に,密 度(Pe)の 電荷 と密度(j)の 電流が存在

する場合,慣 性系 におけ る電場Eと 磁場Bに 対 する

マ ックスウェル方程式 は以下の様 に表せ る。

ここで,cは 光の速 さを表す。

 流速ν で動 く電気伝導度の非常 に高 い物質中に磁場

Bが 有る場合,磁 場の空間的 な変化の典型的な大 きさが

l程度である とする と,磁 場の時間的な変化 の典型的な

長さはl/ν程度 である。従 って,大 きさのみについて考

えれば,

である。流速ν(た だ しνは光の速 さcよ り非常 に小 さ

い とする)で 動 く電気伝導度の非常 に高い物質の中の電

場E'は

と表 される。電気伝導度の大 きな物 質の中では,誘 導

電場のみが存在で きるので,(7)式 より,電 場の大 きさ

はνBの 程度であることが分かる。

ここで,ア ンペ ー ル ・マ ックス ウェル方程 式(1)に つ い

て考 え よ う。

(5)式,(6)式,(8)式 よ り,

と なる。 従 っ て,

を得る。故に,我 々は,変 移電流∂D/∂tの 項 を無視す

るこ とに より(1)式 か ら次式の ようなア ンペ ールの法

則を得る。

さてここで,コ ロナ全体 にわたるよ うな大 きな空間構

造を持ち,か つ太陽の 自転周期 よりも長い時 間安定 し

て存在するようなコロナ磁場 を考 えることにす る。 こ

のような条件下 では局所的で短時 間 しか流 れない よう

なコロナ中の電流 は無視 出来るので,コ ロナの 中では

大規模 な磁場構造 に影響 を与 えるような電流 は流れて

いない(j=0)と 仮定す る。アンペ ールの法則((11)式)

を考慮すれば磁場(B)は,次 式の ように,ス カラーポ

テンシャル(Ψ)に よ り表 される。

ここで(4)式 よ り∇ ・B=0で あ る ので,

のようなラプラス方程式 を得 る。

2.1 磁場のスカラーポテンシャルの展開

球面調和関数を用いてこのΨ を展開する と,

と表す ことがで きる。ここで,(r,θ,φ)は 太陽の中心 を

原点 とす る空 間極座標 を表す。Pmn(θ)は シュ ミッ ト関

数(規 格化 したルジャンドル陪関数)で あ り,r　 は太陽

半径,Cmn,dmn,gmn,hmnは 定数である(Chappman and

Bartels[12])。

 2.2 ソース面の導入

 スカラーポテ ンシャルを用 いて コロナ磁場 を表す と,

その磁力線はすべて閉 じて しまうが,実 際 には太陽風

の吹 き出 しのため に磁 力線 の一部 は惑星間空 間へ と引

き出される。この様子 をモデルで表す ために,ソ ース面

と呼ぶ半径r=rsの 仮想的な球面 を導入 し,こ の球面

上でΨ(rs,θ,φ)=0で ある と仮定す る。Ψ(rs,θ,φ)=0

の とき,磁 場の三成分の内,動 径成分(Br)の みが大 き

さを持 ち残 りの θ成分(Bθ)と φ成分(Bφ)は それぞれ

                中部大学工学部紀要
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0(Br≠0,Bθ=Bφ=0)と なる。 したが って,ソ ー

ス面 に到達 した磁 力線 はその球 面から外では動径方向

を向 く。 また この仮定 を用い ると,(16)式 よ り,

と表す こ とが で きる。 ソー ス面 の半径rsの 値 の取 り方

に よ り磁 場 構造 の 形が 変 わ る。 ここで は,Hoeksema et

al.[13]の 論 文 を基 に, rs=2.5r とお く。

 2.3 コロナ磁場の三成分

 空間極座標では,コ ロナ磁場Bは スカラーポテンシャ

ルΨ を用いて

と表す ことが出来 る。 ここで球面調和関数で展開 した

Ψを用いれば,コ ロナ磁場の三成分(Br(r成 分),Bθ

(θ成分),Bφ(φ 成分))は 次の ように書ける。

これ らの式 の中で,gmnとhmnが 未知である。これ らの

gmnとhmnが 分れば,我 々は,上 式を用いて コロナの任

意 の場所 における磁場の三成分(Br,Bθ,Bφ)を 計算

することが出来る。

 3 コロナ磁場モデル,そ の1,

  ‐Line-of-Sight Model‐

 地球 に対す る太陽の一 自転周期 は約27.3日 である。

従って太陽の観測 を約27.3日 の間続ければ,太 陽全面

の状態 を知るこ とが出来る。太陽全面上の物理量の分

布 を,地 球 の地図のように経度方向に360度,緯 度方

向に北緯90度 か ら南緯90度 まで ±90°の平面に展開 し

た図をシノプテ ィックチャー トという。本論文では太陽

光球面磁場のシ ノプティックチャー ト(図1)を 用いる。

 3.1 光球磁場の視線方向成分

 太陽光球磁場の うち視線方向の成分(Bl)の みが観測

されているが,こ こでは太陽光球面の観測値の内,中

央子午線付近 のデー タを基 に作成 した シノプテ ィック

チャー ト(図1)を 用いる。中央子午線上では,Blは 磁

場のr成 分(Br)と θ成分(Bθ)に よ り,

と表 され る。光 球 面上 で は,r=r　 とお き,(19)式 と

(20)式 を 用 い てBlを 書 きなおす と,

と なる。上 式 では,r=r　 で, Bl(r　 ,θ,φ)の係 数部 分

が,次 式の よ うに,簡 単 な形 に表 わせ る性 質 を用 いた。

この式 の 中で,gm
nとhmnが 未 知 で あ る こ と に注 意 せ

よ。(23)式 の 両 辺 にsinθ を乗 ず る と

と書ける。ここでは,簡 単 のため

と表 した。ここで次式のような,シ ュ ミット関数(規 格

化 したルジ ャン ドル陪関数)の 性質 を用 いる。

(5)
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これ等 の 式 を用 い てBl sinθ を書 き換 え る と,

とな る。 こ こで,

と お くと,

と表すことがで きる。

 3.2 磁場の視線方向成分の理論値 と観測値 との比較

 実際の磁場の観測値.Bl(r　 ,θ,φ)にsinθ を乗 じた値

B,(r　 ,θ,φ)sinθも

の ように,球 面調和関数で展開で きる。これ を前述の

Blsinθの 理論値 の(31)式 と比較す ることによ り,次

の ような関係式 を得 る。

こ こ で,amn,bmn は 球 関 数 の 直 交 性 よ り,観 測 値

Bl(r　 ,θ,φ)を 用 いて,

として計算で きる。

 ま た,m=n, m=n-1の と き は,βmm=βmm+1=0

であ るの で,こ の と きに はgmnとhmnが

の よ うに計 算可 能 で あ る。

 従 って,以 下 の よ う に して,す べ てのgmnとhmnを

計 算 す る ことがで きる。 まずmを あ る値 に固定 し,次

式 に よ り,gmm,gmm+1とhmm,hmm+1を 計 算 す る 。

次に,こ れ等の値 を基に以下の再帰式 を用いて,nを 変

えなが ら,gmnとhmnを 計算す る。

こうして求めたgmnとhm nを 用 いれば,コ ロナ中の任

意の位置 における,磁 場 のスカラーポテ ンシャルやコ

ロナ磁場の三成分(Br,Bθ, Bφ)の 値 を計算するこ と

がで きる。

 4 コ ロ ナ磁 場 モ デ ル,そ の2,

  -Radial Field Model-

 本論文ではWang and Sheeley[9]と 同 じように,光

球磁場が太陽表面 に垂直であると仮定する(Radial Field

assumption)手 法 を用いる。この仮定のもとに,袴 田[10]

お よび,Hakamada and Kojima[11]が 行 った ように,

光球磁場の動径成分 の理論値 と,光 球磁場 の動径成分

の実際の観測値 とを比較 し,コ ロナ磁場ポテ ンシャル

の球関数展開係数 を求める。

 4.1 光球磁場の動径成分

 前述のように,光 球面上ではr=r とおいて, Br(r 

,θ,φ)の係数部分 を次式の ように,簡 単 な形 に表わす こ

とが出来 る。

これ を用 い る と,Br(r ,θ,φ)は 次 の よう にな る。

太陽 光球 磁場 は太 陽表 面 に ほ ぼ垂 直 で あ る と仮定 す る

と,光 球磁場 の観 測値Bobsl(r ,θ,φ)(line-of-sight com-

ponent,視 線 方 向成分)を 用 いて,次 式 の よ うに,光 球
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磁 場 の動径 成分Bobsr(r ,θ,φ)を推 定す る ことが出来 る。

このBobsr(r ,θ,φ)も又,球 面調和 関数を用いて,次 式

のように級数展 開す ることが出来る。

ここで,amnとbmnはPmn(θ)の 直交性 に よ り,次 の様

に,Bobsr(r ,θ,φ)を 用 い て計 算 す る こ とが 出来 る。

 4.2 磁場の動径成分の理論値 と観測値 との比較

 光球磁場 の理論値の式,(40)式,と 観測値の式,(42)

式,と の比較か ら次式の ような係数の間の関係式 を得る。

前述の(43)式 で表わ される ように,amnとbmnは 観測値

Bobsr(r ,θ,φ)を用 いて計算す ることが出来る。またCn

も,(39)式 の ように,nを 用いて計算することが出来

る。従 って,級 数展 開の各項の係数gmnとhmnは 次式

の ように計算 出来 る。

これ らの係数9mnとhmn及 び(19)式,(20)式,(21)式

を用いれば,コ ロナ中のあ らゆる場所で,磁 場の三成

分(Br,Bθ,Bφ)を 計算するこ とが出来る。

 5 シュミッ ト関数の関係式

 (Br,Bθ,Bφ)の 計 算の際 に用いるシュ ミッ ト関数

(規格化 したルジャン ドル陪関数)や その微分 は以下の

ような再帰式 を用 いて計算す ることが出来る。

ここで,δmoは 以下のようにmの 値 により1か0の 値

を とる。

 6 コロナ中の磁力線 の トレース

 磁力線 は,磁 力線の接線が磁場 の向 きを示す ような

線である。drを 磁力線の線要素 とす ると, drとBが

平行であるので,磁 力線は

で与 えられる。従 って,前 述の(19)式,(20)式,お よ

び(21)式 を用いて計算 したコロナ磁場Bの 三成分 を

用いて,(53)式 をルンゲ ・クッタ法等 によ り数値的に

解 くこ とにより,順 次,コ ロナ磁場 の磁力線 を トレー

スすることがで きる。コロナ磁場の三次元構造の可視

化は,コ ロナ中の種 々の現象 と磁場構造 との関係 を直

感的に理解するための有効な手段 となる。

 7 コロナ磁場の三次元構造

 図1に 示 したCR 1830(太 陽活動極大期)とCR 1909

(太陽活動極小期)の 光球磁場のシノプティックチャー ト

と,こ こで説明 したRF-Modelを 用 いて描いたコロナ

磁場 の三次元構造 を図2に 示す。この図では,光 球面

上の強い磁場領域が分かるように,光 球磁場の強度 と

磁力線 の本数が比例する ように描 いてある。光球磁場

の強い領域付近で は,磁 力線が激 しく曲が る場合があ

るので,ル ンゲ ・クッタ法のステップの幅を短 くし,コ

ロナ上部 の磁場 の弱い領域で は磁力線の曲率が大 きい

ため,ス テップの幅 を長 く取 って計算するような工夫

が なされている。図2(a)は 太陽活動極大期(CR 1830,

1990年6月11.4556日)に おけるコロナ磁場の三次元

構造で,赤 い実線 は極性 が正の磁力線,青 い破線は極

性が負の磁力線 を表 している。中低緯度に磁力線が集

中 している強い磁場領域が広がってお り,高 緯度帯 は

磁場が比較 的弱い ことが分かる。太陽活動極大期の特
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図2:(a)太 陽活動極大期(CR 1830,1990年6月11.4556日)に おけるコロナ磁場の三次元構造。内側の球面は光球

面 を示 し,外 側の球面は,そ こか ら外では磁力線が動径方向 を向 くと仮定 したソース面 を示す。赤い実線 は極性が正

(外向 き)の 磁力線,青 い点線 は極性が負(内 向 き)の 磁力線 を表 す。中低緯度に磁力線が集 中 している強い磁場領域

が広がっているのが分かる。(b)太 陽活動極小期(CR 1909,1996年5月5.2840日)に おけるコロナ磁場の三次元構

造。南北の極域以外に強い磁場領域は見 られない。全体 と して,磁 力線の構造が,双 極子磁場の形 に良 く似ている。
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徴 をよく表す磁場構造である。図2(b)は 太陽活動極小

期(CR 1909,1996年5月5.2840日)に おける コロナ

磁場の三次元構造 を示す。南北の極域以外に強い磁場

領域 は見 られない。全体 として,磁 力線の構造が,双

極子磁場の形 によ く似ている。太陽活動極小期 の特徴

をよ く表す磁場構造である。

 8 結 論

 太陽 コロナのプラズマは,熱 伝導や他の未知の物理

現象により,加 熱 ・加速され,太 陽風 となって惑星間空

間へ と噴出 している。太陽風 は電気伝導度が非常 に高

いので,コ ロナか ら吹 き出す際,コ ロナ磁場を惑星間空

間へ と引 き出 し,惑 星間磁場 を形成する。惑星間磁場は

地球磁場 と相互作用 し,そ の結果,地 球磁気圏の中で磁

気圏嵐のような激 しい擾乱現 象を発生 させる。従って,

地球 と太陽の間の関係 を理解す るには,惑 星間磁場と

コロナ磁場 の関係 について知る必要がある。 しか しな

が ら,コ ロナ磁場は地上から,あ るいは,人 工衛星から

直接測定で きない。今 まで,光 球磁場の観測値 を用い

た コロナ磁場のモデル計算 によ り,コ ロナ磁場 の三次

元構造 を推定す る方法が用い られて きている。ここで

は,袴 田の開発 した,ポ テ ンシャルモデルの一種である,

LS-ModelとRF-Modelに ついて説明 し, RF-Modelを

用 いた コロナ磁場三次元構造の可視化の具体的な例 を,

太 陽活動極小期 と極大期の2例 に限って示 した。ここ

で示 したコロナ磁場三次元構造 の可視化の手法 と他の

解析手法や理論 を組 み合わせ ることにより,我 々は太

陽地球間物理学の新たな知見や,理 論の発展に対 して,

大 きく寄与す ることがで きる と期待 している。
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