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太陽表面大気における対流運動の構造
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太陽の表面は，明るい粒構造である粒状斑と，暗い溝構造である間隙によって覆われています．
粒状斑・間隙の形成には熱対流が関与しており，太陽内部から湧き上がった熱いガスが粒状斑とし
て現れ，放射冷却によって冷えたガスが沈み込んでいく様子が間隙として観測されています．熱対
流は，太陽大気中で生じている様々な動的現象を駆動し，さらに太陽の大気構造を形成するうえで重
要な役割を果たします．本稿では，太陽表面の熱対流の構造を詳細に調べた研究成果を紹介します．

1. は じ め に

「星」と聞いて思い浮かべるのは，夜空に輝く
無数の点ではないでしょうか．では，「星の表面」
と聞いて思い浮かべるのはどんな風景でしょう
か．なかなか思いつかないのもそのはずで，恒星
は我々から非常に遠く離れた天体ですから，星は
点にしか見えません．現在の望遠鏡でもなかなか
困難です．一方，我々に最も近い恒星である「太
陽」は，いわゆる普通の星であり，ヒントとなり
ます．一部の方は，太陽の表面と聞いたとき，
「のっぺらな星の表面に一部の黒い点（黒点）が
付いたもの」という具体的なイメージを思い浮か
べられる方もいるかもしれません．では，星の大
部分を占めている「のっぺらな表面」とは一体ど
うなっているのでしょうか？

2006年に打ち上げられた太陽観測衛星「ひの
で」は，口径50 cmの可視光磁場望遠鏡を搭載し
ており，非常に鮮明な太陽表面大気を捉えること
に成功しています [1, 2]．空間分解能は0.2‒0.3 
arcsecとなっており，人間の視力だと約200‒300
に相当します．実際に「ひので」衛星が捉えた太
陽表面（光球）を図1に掲載しました．これを見
ると，星の表面は，粒状の構造で覆われているこ

とがわかります．この明るい粒のことを「粒状
斑」と呼びます．一方，粒状斑の周りを覆う暗い
溝のことを「間隙」と呼びます．このように星の
表面は，粒状斑と間隙という2つの構造で構成さ
れていることがわかります．粒状斑の直径は1.4″
程度です [3]．1″は太陽面上でおよそ720 kmに相
当しますので，粒状斑の大きさは1,000 km程度
です．これは，本州くらいの大きさになります．
太陽表面は，この粒状斑でびっしり覆われていま
す（太陽全面で数百万個になります）．さらに粒
状斑はダイナミックです．本誌では動画をお見せ
できないのが残念ですが，分裂・結合・消滅を常
に繰り返しており，典型的には5分程度の寿命で
す．このように，星の表面である光球は，「のっ
ぺら」とはとても言えないような，非常に活動的

図1 太陽観測衛星「ひので」可視光磁場望遠鏡で観
測した光球における放射強度図．
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な世界が広がっていることがわかります．
1.1　太陽表面の熱対流
では，なぜこのような明るい粒状の構造が星の
表面に現れるのでしょうか．これには熱対流が起
因しています．熱対流とは，浮力を起源とするガ
ス運動のことです．太陽内部は高温状態であるた
め，太陽の主な構成成分である水素のほとんどが
電離状態になっています．一方，表面近くになる
と電離エネルギーが開放されます．これが浮力と
なり，ガスを上方向（太陽の外向き）に動かす役
割を果たします．
太陽内部から湧き上がったガスは高温ですの

で，浮力によって太陽表面に到達した後，たくさ
んの光を放射します．これが，明るい粒状斑とし
て現れる理由です（図2）．一方，ガスが太陽表
面を突き抜けると，放射冷却によってエネルギー
を失うようになります．そこでガスが温度低下・
高密度化することで，太陽内部へ沈み込んでいき
ます．このときガスは既に放射冷却によって低温
になっているため，光をあまり放射しません．こ
れが，暗い間隙として観測される理由です．
上述した熱対流の特徴は，実際の観測データに
基づいて確認することができます．太陽観測衛星
「ひので」可視光磁場望遠鏡は，可視光の波長帯
（630.1‒630.3 nm）を偏光分光観測しています

[4]．そのため，観測された吸収線のドップラー
速度を測ることで，ガスの速度場を求めることが
可能です．放射強度とドップラー速度場を計算し
たものを図3に掲載します．速度振幅は，大きく
ても±2 km/s程度となっています．このように
見ると，粒状斑と間隙が，それぞれ青方偏移（観
測者に近づく側）と赤方偏移（観測者から遠ざか
る側）に対応していることがわかります．この関
係は，まさに前述した熱対流の特徴に合致しま
す．つまり，熱いガスが湧き上がっており，冷た
くなったガスが太陽内部へ沈み込んでいる様子を
捉えているのです．
さて，このような定常的な対流運動の構造とし

てはシンプルで解釈しやすいのですが，それだけ
では説明できない現象が太陽表面中に数多く存在
します．粒状斑が突発的に破裂して衝撃波を生成
する現象や [5, 6]，渦や渦管が生成されたり [7, 
8]，ときおり音速を超えるようなガス流も観測さ
れています [9]．
1.2　熱対流の役割
粒状斑は莫大な運動エネルギーを持っていま
す．太陽大気中では，様々な動的現象・発光現象
が観測されますが，それらのエネルギー源は粒状
斑にあると考えられています．また，太陽大気構
造の形成においても重要です．太陽上層大気にあ
たる彩層・コロナは，1‒100万度に維持されてい
ます．太陽表面は6,000度であるため，熱伝導に
よるエネルギー輸送では高温な上層大気の存在を
説明できません．そのため，なんらかの非熱的な
エネルギー輸送プロセスが必要となります．これ
には，磁場が重要な役割を果たしていることは間
違いありません．図1中の特に明るい小さな点は
磁束管（磁場が局所的に集中している領域）なの

図2　ガス運動と粒状斑・間隙との対応関係．

図3 「ひので」可視光磁場望遠鏡で得られた放射強
度とドップラー速度（負： 上昇流，正： 下降
流）の対応関係．
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ですが，太陽表面上には無数の磁束管が粒状斑・
間隙の中に埋め込まれた様子が観測されていま
す．したがって，粒状斑の運動エネルギーが磁束
管に蓄えられ，なんらかの形で非熱的に上層へ輸
送されているはずです．実際，彩層・コロナにお
いて磁気流体波の伝播が観測されています [10, 
11]．一方で，粒状斑の運動エネルギーが磁気エ
ネルギーに変換されたという証拠は未だに発見さ
れていません．このように，熱対流現象そのもの
の理解に加え，太陽大気中で生じる様々な動的現
象や太陽上層大気の形成過程を理解するために
は，粒状斑の研究が欠かせません．

2. 対流運動に関する課題

2.1　2つの課題
光球における対流運動に関する研究にはいくつ
かの課題がありました．まず1つ目は，「観測さ
れるガス運動の上昇流・下降流の関係が，対流理
論から予想されている特徴に一致しない」という
問題です．これまで，粒状斑・間隙のドップラー
速度場を解析した結果について，数多く報告され
てきました．いずれも，「上昇流が強く，下降流
が弱い」という関係になっています [12, 13]．一
方，3次元輻射磁気流体数値シミュレーションに
よる太陽表面対流運動の再現も行われているので
すが [14, 15]，「下降流が強く，上昇流が弱い」と
いう傾向になっています．この下降流が強いとい
う結果は，「放射冷却が効くことでガスが急速に
沈み込んでいくから」と考えられています．つま
り，このプロセスが観測で捉えられないのです．
この矛盾は1つの課題となりました．
もう1つの課題は，水平ガス運動（太陽表面に
対して水平方向に流れる運動）に関する観測例が
ほとんど報告されていないという問題です．速度
振幅の決定さえも難しく，粒状斑・間隙を区別し
て水平ガス運動を直接ドップラー観測した報告例
はほぼありません（質量保存則を用いることで，
鉛直速度場の値から推定した結果はいくつか報告

されています [16, 17]）．この背景には，ドップ
ラー効果を用いて水平速度場を診断しようとする
と，非常に高い解像度の観測データが必要になる
という問題点がありました．図4をご覧くださ
い．ここでθは，太陽中心を基準として，観測領
域の角度を表したものです．ドップラー効果は視
線方向の運動にのみ感度があるため，水平ガス運
動をドップラー測定するには太陽の縁を観測する
必要があります．太陽縁を観測すると，球状構造
をしている太陽を斜めから見ることになり，粒状
斑・間隙構造の射影成分が観測されます．そのた
め，太陽面中心の観測と比べると，空間構造が圧
縮されます．つまり，構造を空間分解する能力が
実質的に低下してしまうのです．粗い見積もりで
すが，観測されるドップラー速度の半分以上
（cosθ＝0.5）に水平ガス運動を含めようとした場
合，見た目の空間構造が半分以下の大きさになり
ます．具体的には，太陽面中心で観測する粒状
斑・間隙の空間スケールはそれぞれ典型的に
1.4 arcsec・0.4 arcsecとなっているため，cosθ＝
0.5では0.7 arcsec・0.2 arcsecとなります．2021
年現在，太陽宇宙望遠鏡で最高の解像度を有する
「ひので」可視光磁場望遠鏡の空間分解能で0.3 

arcsecであるため，太陽縁観測において粒状斑・
間隙の構造を空間分解してドップラー速度を得る
ことがいかに困難であるかがわかります．これ
が，水平ガス運動に関する理解がほとんど進まな
かった原因になります．

図4 太陽面中心および太陽縁において観測される
粒状斑構造の違い．θは，太陽中心を基準とし
た観測領域の角度．
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2.2　結像性能補正による像劣化
上記2つの課題に対する解決策は，非常にシン
プルで「高解像度観測を実現する」というもので
す．
どのような望遠鏡であれ，理想的な像を得るこ
とは不可能です．ここで述べている理想的な像と
は，天体から放射されたある光が，望遠鏡・観測
機器を通過し，検出器上のあるピクセルにすべて
届くというものです．実際の観測では，周辺のピ
クセルにも一部の光が届きます．これが，「像が
ぼやける」ということです．光の性質である回折
により，望遠鏡・観測機器を通過する際にエネル
ギーが分散されてしまうのです．周辺に広がって
届いてしまう光量が少ないほど，像のぼやけが小
さくなります．これが高解像度の画像です．一般
に口径が大きいほど，像のぼやけは小さくなりま
す．天体の細かい構造が大口径の望遠鏡によって
よく見えるのはそのためです．
さて，実際この像のぼやけの影響はどれくらい
のものなのでしょうか．「ひので」可視光磁場望
遠鏡は回折限界（0.3 arcsec）を達成した望遠鏡
ですが，この影響を調べた研究があります [18]．
近年の太陽表面熱対流の数値シミュレーションは
粒状斑・間隙の特徴をよく再現しているため，こ
の理論モデル大気から放射されるスペクトル線を
計算することで現実的なテスト画像が得られま
す．「ひので」可視光磁場望遠鏡の結像性能をモ
デリングすることで，像劣化前後のコントラスト
変化が調べられました．解析の結果，理想的な像
（像劣化の影響が一切含まれない状態）において
は，明るさのコントラストが14.4％だったもの
が，7.5％まで減少しました．実際の観測データ
によるコントラストは7.0％であり，近い値です．
つまり，望遠鏡・観測機器の結像性能による像劣
化により，理想的な像からコントラストが半分程
度まで低下していることが考えられます．
さらに別の観点から像劣化の影響を調べます．

「太陽のある粒状斑から放射された光が，検出器

上のあるピクセルに届くのは何％か」を計算する
と，0.3 arcsec×0.3 arcsecのピクセルに対して
44％という結果になりました．つまり，あるピ
クセルにおいて観測された光は，そのうちの
56％は周辺ピクセルからの寄与を受けているこ
とになります．特に，間隙の構造は0.4 arcsec程
度であるため，像劣化の影響がクリティカルであ
ることがわかります．
2.3　解決策
そこで私は，像劣化の影響を補正することに着
目しました．「ひので」可視光磁場望遠鏡の解像
度を向上させることができれば，1つ目の課題で
ある「これまで捉えることが困難であった間隙に
おける下降流信号」を捉え，さらに2つ目の課題
である「太陽縁において粒状斑・間隙を空間分解
したうえで，水平ガス運動を導出」することがで
きると考えました．

3. 高解像度観測によって得られる対
流構造

3.1　結像性能補正の原理
では，どのように結像性能補正を行うのでしょ
うか．一見難しそうなのですが，実は単純に連立
方程式を解くことで像劣化の影響を補正すること
ができます．一次元空間における像劣化の影響を
考えるとわかりやすいので，非常にシンプルな
「おもちゃモデル」を考えます．理想画像（像劣
化前）における i番目における放射強度を，xiと

します．観測像（像劣化後）における i番目にお
ける放射強度を，yiとします．2番目のピクセル
における観測信号（y2）は，両隣のピクセルから
の寄与を受けているとします．例えば，理想像に
おいて該当するピクセル（x2）の寄与が60％とし
ます．残りは，両隣のピクセル（x1 · x3）からそ
れぞれ20％ずつやってくるとします．このとき，
像劣化前後の関係は，

y2＝0.2x1＋0.6x2＋0.2x3
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という式で記述できます．隣のピクセル（y3）では，

y3＝0.2x2＋0.6x3＋0.2x4

となります．より一般には，

yi＝0.2xi－1＋0.6xi＋0.2xi＋1

となります．この関係式を書き連ねていきますと，

y2＝0.2x1＋0.6x2＋0.2x3

y3＝ 0.2x2＋0.6x3＋0.2x4

y4＝  0.2x3＋0.6x4＋0.2x5

となります．これらの式を模式的に表現したもの
を図5に記載します．例えば，観測像y2に着目し
ます．これは，両隣ピクセルにあるx1 · x3の寄与
（それぞれ2割）とx2からの寄与（6割）の足し合
わせで構成されていることがわかります．観測像
y3も同様に両隣のピクセル（x2 · x4）からの寄与
を受けています．その結果，観測像（yi）は，理
想像（xi）と比べて凹凸が小さくなっていること
がわかります．これが像劣化です．なお，今回の
おもちゃモデルでは0.2, 0.6, 0.2といった係数を
与えましたが，この値がまさに望遠鏡の結像性能
ということになります．0.1, 0.8, 0.1であれば，
像劣化の影響が少ないため，高解像度な像が観測

されることになります．今回のおもちゃモデルで
は両隣からの寄与のみを考えましたが，一般には
2ピクセル先や3ピクセル以上先からの寄与も存
在します．この係数の分布のことを点広がり関数
と呼びます．なお，実際の観測像は2次元空間に
なりますので，この考え方を2次元に拡張する必
要があります．
さて，この関係式において重要な点は，連立方

程式であるという点です（x1といった端のピクセ
ルには境界条件が必要です）．望遠鏡の結像性能
（点広がり関数）が既知であれば，係数の値も決
まります．yiは観測値であり，これも既知の量で
す．つまり，連立方程式を解くことでxiを決定し，
像劣化の無い理想像を得ることができるのです．
一方，このまま連立方程式を解こうとすると，
ある問題が発生します．実際の観測像（yi）には，
ノイズ成分が含まれます．結像性能補正の難点
は，このノイズ成分を増幅してしまうことです．
したがって，精度良く結像性能の補正を行うに
は，信号成分とノイズ成分をいかに区別して補正
するかが鍵になります．
本稿では詳細な説明は割愛しますが，私の解析
では，天文学で標準的に用いられているRichard-
son-Lucy法 [19, 20]をベースとしました（本稿で
はRL法と呼びます）．さらにアルゴリズム内に，
ノイズ抑制を目的とした正則化項を導入しました
（本稿では，正則化RL法と呼びます）[21]．この
項を含めた狙いは，ノイズ成分の増幅をできる限
り抑制したうえで精度よく結像性能を補正し，高
解像度のデータを得ることです．
3.2　結像性能補正手法の検証
本手法の妥当性を検証するため，テスト計算を

実施しました．手順を説明します．まず，理想画
像に像劣化処理を施し，ノイズ成分を加えること
で，観測を模擬した画像を作成します．この模擬
観測画像に結像性能補正処理（正則化RL法）を適
用することで，理想画像の復元を試みます．最後
に，この復元画像と理想画像を比較することでど

図5 像劣化前後における関係．点線・破線・実線の
矢印は，y2・y3・y4のピクセルへの寄与を示しま
す．
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の程度改善できるかを検証することが狙いです．
検証には，実際の観測条件に則した理想画像が

必要となります．そこで，3次元輻射流体計算によ
る数値シミュレーションデータを用いて生成した模
擬太陽表面対流モデル大気を使用しました[22]．さ
らに，モデル大気に基づいて輻射輸送方程式を解く
ことで，模擬観測スペクトルを計算しました[23]．
検証結果を図6に示します．理想画像（a）は

今回のテスト画像に用いるものです．この画像に
「ひので」の結像性能に基づいた像劣化処理を施
し，さらにノイズ成分を含めたものが，模擬観測
画像（b）となります．この模擬画像（b）に対
し，RL法を適用した結果が復元画像（c）です．
一方，模擬画像（b）に対して正則化RL法を適
用した結果が復元画像（d）です．これらの復元
画像が理想画像（a）に近ければ，高精度に補正
処理ができていることを意味します．復元画像

（c）を理想画像（a）と比較すると，コントラス
トが同程度に復元できている一方で，画像がざら
ざらとしておりノイズ成分が増幅されていること
がわかります．これに対して復元画像（d）を理
想画像（a）と比べると，コントラストが改善さ
れるだけでなく，画像が比較的滑らかでありノイ
ズ成分の増幅も抑えられていることがわかりま
す．より定量的な評価のため，理想画像（a）・復
元画像（c）および理想画像（a）・復元画像（d）
間の散布図を，それぞれ（e）・（f）に示します．
両画像が完全に一致する場合は直線になります．
直線からのズレが小さいのは，（f）の方であるこ
とがわかります．本検証の結果，正則化RL法は
ノイズ成分の増幅を効果的に抑制したうえで像劣
化を補正できていることを実証できました．
3.3　光球対流運動の鉛直速度場
正則化RL法を実際の観測データ（「ひので」可

図6 （a）：像劣化の無い理想画像．（b）：像劣化を施し，ノイズ成分を加えた画像．（c）：画像（b）に対して，RL法
によって像劣化を補正した結果．（d）：画像（b）に対して，正則化RL法によって像劣化を補正した結果．（e）：
理想画像（a）と復元画像（c）の散布図．（f）：理想画像（a）と復元画像（d）の散布図．（e）・（f）に記載さ
れている数値は，残差（理想画像・補正画像間の差）の標準偏差を表します．
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視光磁場望遠鏡）に適用した結果を図7に示しま
す．まず，対流速度場の振幅（コントラスト）が
大幅に改善されています．解析の 結果，
－3.0 km/s（上昇流）から＋3.0 km/s（下降流）
まで分布していることがわかりました．上昇流と
下降流の各平均速度場を求めると，それぞれ
－1.14 km/s, ＋1.20 km/sが得られました．下降
流速度の方がわずかに速いということになりま
す．比較のため，結像性能補正前のドップラー速
度を同様に解析しました．－2.0 km/s（上昇流）
から＋1.5 km/s（下降流）に分布しており，上昇
流と下降流の平均速度はそれぞれ－0.64 km/s,  
＋0.49 km/sとなっています．結像性能を補正す

る前は，上昇流の方が高速になっています．
像劣化によって下降流成分が選択的に失われて

しまう理由を考えます．これは，像劣化が生じた
際に（粒状斑・間隙の信号が足し合わせられたと
き），放射強度の強い粒状斑からの寄与が支配的に
効くためです．間隙は放射強度が弱いため，粒状
斑からの信号と混ざった際に下降流信号の大部分
がキャンセルされてしまうのです．そのため，観
測されるドップラー速度は，粒状斑からの寄与で
ある上昇流成分を多く反映することになります．
結像性能補正によって得られた対流速度場は，
間隙において卓越した下降流成分を捉えることに
成功しており，理論的に予想されていた鉛直速度
場の特徴に合致しています．これは，結像性能の
補正技術の開発により，これまで得られなかった
太陽表面における微細な対流速度場を診断する手
法が得られたことを意味します．
3.4　光球対流運動の水平速度場
では，水平ガス運動はどのようになっているで
しょうか．前述した通り，ドップラー速度は高緯
度側ほど水平ガス運動成分を反映することになり
ますので，複数の緯度毎のドップラー速度を解析
することが有効です．各太陽緯度において求めた
ドップラー速度を図8に示します [24]．cos θ＝
1.0, 0.6における速度場の標準偏差はそれぞれ
0.79, 1.09 km/sとなっており，太陽の高緯度側で

図7 結像性能補正前後における光球のドップラー
速度場．（A）: 補正前，（B）: 補正後を表します．

図8　各太陽緯度（cos θ＝1.0, 0.8, 0.6）におけるドップラー速度場．
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高くなっています．そのため，鉛直速度よりも水
平速度の方が高速であることがわかります．
高緯度側であってもドップラー速度は鉛直速度
を含んでしまうのですが（太陽を真横から観測し
ない限り），水平ガス運動の対流速度は，太陽面
中心と太陽縁側のドップラー速度場を比較するこ
とで得られます．下記の式は，この関係を示した
ものです．

v2
los, std＝cos2θ v2

z, std＋（1－cos2θ）v2
x,std

cos θは太陽面中心を基準とした余弦成分です．
vlos, stdは，ある緯度において観測されるドップ
ラー速度です．vz, stdは鉛直速度場であり，太陽面
中心で観測されるドップラー速度です．vx, stdは，
水平ガス運動です．したがって，太陽面中心の
ドップラー速度（vz, std）と太陽縁側のドップラー
速度（vlos, std）を観測すれば，上記の関係式から
水平速度場（vx, std）を決定することが可能です．
粒状斑・間隙においてそれぞれ決定した水平速
度場の構造を図9に示します．空間構造に注目す
ると，粒状斑では水平速度場は小さく，間隙では
水平速度場は大きくなっています．水平ガス運動
が最も高速な領域（図10: Phase b）は，粒状斑・
間隙の境界（図10: Phase a）の少し間隙側に存在
します．
このようなガス運動の速度場構造を生成するた
めにはどのような物理機構が必要になるかを考え
ます．これには，粒状斑において高ガス圧領域が
生成されていることが要因と考えられます．粒状
斑は太陽内部からガスが上昇する場所に対応して
おり，ガスが溜まりやすい領域です．そのため，
高ガス圧領域となります．水平方向に強いガス圧
勾配が生じることで，間隙側までガスが加速され
ている状況が想定されます．間隙に到達すると，
反対側の粒状斑からやってきたガスとぶつかるこ
とで減速していき，最後には沈み込んでいくとい
うプロセスです．これまでの間隙の認識は「単に
下降流が生じている領域」というものでしたが，

水平ガス運動が非常に卓越した領域であることが
初めてわかりました．
本研究により，粒状斑・間隙を空間分解したう
えで鉛直速度場を得るだけでなく，水平ガス運動
まで捉えることができるようになりました．本研
究成果は，平均対流構造の解析に焦点をあてたも
のでしたが，これまで未解明だった「対流運動が
駆動する様々な太陽大気中の物理現象」を解明で
きる可能性があります．特に微細構造である間隙
は，磁束管が集中する領域であることが知られて
います．今後，対流によるガス運動が与える磁場
への作用，つまりエネルギー変換過程について理
解が進展できる可能性があります．

4. お わ り に

夜空に輝く星は点にしか見えないものですが，
太陽を観測すると，表面は数百万個の粒状斑で満
たされていることがわかります．本稿では，太陽
の高空間分解能観測から明らかにした「星の表面
における対流運動の構造」を紹介しました．

図9 放射強度毎に求めた水平速度場．高さは，太
陽表面からの高度を基準としています．

図10 水平速度場の空間構造から予想されるガス運動．
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今後，対流運動が起因とされている「太陽大気
中で生じている様々な物理現象の駆動機構」の理
解が，劇的に進むことが期待されます．2020年
代では，さらに高空間分解能な観測を実現できる
新しい望遠鏡・観測装置が台頭します．1つは，
国際大気球太陽観測実験SUNRISE-3です．この
ミッションは，口径1 mの大型の望遠鏡を搭載し
（「ひので」の2倍），35 km以上上空から太陽を
観測することで，大気ゆらぎの影響を受けない高
精度観測が可能です．SUNRISE-3に搭載する観
測機器のうち，近赤外線偏光分光装置は国立天文
台が主導で開発しています [25]．この装置は，多
数のスペクトル線を網羅し，太陽表面だけでなく
彩層（上空にある1万度の大気）の偏光分光観測
も行います．放球は2022年6月を予定しており，
間近まで迫っています．さらに2026年には，高
感度太陽紫外線分光観測衛星Solar-C（EUVST）
の打ち上げが予定されています [26]．空間分解能
は0.4 arcsecとなり，「ひので」極端紫外線撮像分
光装置のおよそ7倍です．こちらも多数のスペク
トル線を観測することで，コロナ（彩層より上空
にある100万度の大気）の詳細なプラズマ診断が
可能になります．
太陽大気中で生じている物理現象と太陽表面に
おける熱対流にはどのような関係があるのか―こ
れらの理解が2020年代において大きく進展する
ことは間違いありません．
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Structure of the Gas Convection in the 
Solar Surface
Takayoshi Oba
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Solar-C Project, 2‒21‒1 Osawa, Mitaka, Tokyo 
181‒8588, Japan

Abstract: A large part of the surface of a star is �lled 
with enormous number of bright-cell called granules 
and the surrounding dark-lane called intergranular 
lanes, which is a visible manifestation of gas convec-
tion. �e granule represents a hot gas dra�ing up, 
while the intergranular lane does a radiatively cooled 
gas submerging below the surface. �is turbulent gas 
convection is believed to trigger dynamical phenome-
na appeared in the solar atmospheres and to create the 
multilayer structure of the solar atmosphere. �is arti-
cle introduces a brief summary of the recent studies 
about the structure of the gas convection.
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