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日本惑星科学会 2014年秋季講演会・会場案内 
 
 
於：東北大学片平キャンパス さくらホール 
  〒980-8577 仙台市青葉区片平二丁目 1-1 
  受付：1階 
  講演会場：1階 会議室 
  ポスターセッション会場、懇親会会場：1階ラウンジ 

 
仙台駅からのアクセス 仙台市営バス 
 
仙台駅前 11番のり場もしくは 12番のり
場から乗車し、「東北大正門前」下車とな

ります。 
(バス所要時間 10分程) 
(バス停から会場まで徒歩３分) 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
 



 
片平キャンパス内マップ 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
片平キャンパス さくらホール外観 
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ƙá���©°ɁŤÑƻƨǨǸȖǙɂĲɜʇĘſƥʂÜÕĜþʃ�

09:00 S01� ÿŞſǦŞ[ĂǹęƪƵǂZąUIs°�ª��X�ou²�[ƔƪØƅľê[ƨǫ�  

*ĭǋǕ�, ĒŸșŧʂŽþÎƿɷʃ 

09:15 S02� ưǃ¶ZEKiǆÇƔÅĥƝ[ǃȬƝÊėľƌĝĞȽXĺĿŞ[ßŨƔȌê`[ĽƤ�  

*íȹęâʂȁǞþʃʄĘĩáĺʂJAXAʃʄŸǋǆŁʂɼǜþʃʄțĩŗķʂǣŌþʃʄǋ�ŭʂJAXAʃ 

09:30 S03� ´ŷÒǮĢXğÖĞȽFgŏi ���! [ǼƎ�  

*žɘƨ�ʄ�ğţʄ�Ċ�ʂ�þǆʃʄ�ŻëĆʄoUP{Mq} NJUYʂNASA-JSCʃʄ 

ƫɆɧȩʂ�þīʃ 

09:45 S04� ǦŞĵń[ǟóXYiùĿŞ×Ƭ[ĵń±ȌêZTCV�  

*Ȩ�ŃɗʄĘſƥʂÜþʃʄĄ¢ȋʂŽīþʃʄǁ÷ª~ɒʂÜþʃ 

10:00 S05� ~«�ģƆZfiĦĿŞǨȴţŚ[�p¢�|²¬[Őĝ�  

*ğǋŭâʄčȨƯǡʄȵǋŭ±ʄƅŶơ°ʂÜþǈùʃ 

10:15 S06� �®¦ǘĦĿŞ[ �
��� ȤȕƿƠǷ[åęƪŶų�  

*þĤ¬ĀʄƀěųơʂŠǬǋþǆīʃ 

�

���������	�� �ň�

�

ñȸƨǨ���©° �� ŅŤþƗ� ĲɜʇǴİǘ~ʂ�ɕþʃ�

10:40 O1-01� ǽȾÞǯǛǺĎ²���®�p°ÞÓûZfiĿŞĐŽ[ȋǒǮƌ�  

*�ĩİÅʂŽÉþǆʃʄɮŶȆĭʂ?Rv=ċďȒǮƓƍʃʄ£Ȩșāʂ�ǊþʃʄǵȅĳƔ,  

ŻǋÁʂŽÉþǆʃʄGZ}Q{[g{ZʂRadiometer Physics GmbHʃʄĠɘǲ~ʂ`z?þʃ 

10:50 O1-02� ƐŞűĄ[ĐŽƢċX¾ȚêƑǍȧȯɅđŽ½Ć[òǛľ�  

*ɾǋ¾×ʂŽÉþǆʃ 

11:00 O1-03� ƐŞ���ĭHµL�x²¢[ĐŽĐĹƢ¤�¬�������`[Ğǩî^���ĭHµL�ª

�z�ǲřĞȽ�  

*ȜÐĵĚʂÉþǆʃʄɼƑȗįʂǣŌþǆʃʄǝƫƔƐʄĘɼƔçʂÉþǆʃʄſǥ�ʂǣŌþǆʃ�



11:10 O1-04� ĐŽĐĹƢ¤�¬[Rd[ŕĤ¤�¬ȣƨ��õŨüǿĿŞĐŽ�  

*þȯĖļʂǣŌþǆʃʄ.%5+&7}&ʂĠğþȐƸʃʄ«ŸëʂÉþǆʃʄɼƑȗįʂǣŌþǆʃ��

ǝƫƔƐ��ɼƑĳ�ʂÉþǆʃʄſǥ�ʂǣŌþǆʃ�

11:20 O1-05� õŨüǿĿŞĐŽ[ŗÎĞȽ��şďȤƔȃȆZȥPiŰǱ�  

*ǝƫƔƐʂÉþǆʃʄɢɓȺʂŽþǆʃʄ«ŸëʂÉþǆʃʄɼƑȗįʂǣŌþǆʃʄ�Ĥ¬�ʂ�þ

ǆʃʄſǥ�ʂǣŌþǆʃ�

11:30 O1-06� ßŨƐŞĐŽ¹[ºńÞÜǐģƆ[¾ŷÒŗÎĞȽ���ȰÞĮ[ÜǐůŗƊôżZģPiÊ

ėľ�;�  

ğ�Ɏ�ʂèêìǆɣʃʄĘɼƔçʂÉþǆʃʄŹğȉ~ŴʂJAXAʃʄ*�Ĥ¬�ʂ�þǆʃʄ�

ǝƫƔƐʂÉþǆʃʄȯƴȳ�ʂǆǞ AICSʃʄɼƑȗį��ſǥ�ʂǣŌþǆʃ�
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ñȸƨǨ���©°�� ǸüŅŤ� ĲɜʇɾĩĎ�ʂÜÕĜþʃ�

14:00 O2-01� P]iŧȒȡŅƧŭǮƌ@!���!AZfiíĔĿŞǊ×ƬEf^ǊĎĿŞŏŮ�  

*īȨŭįʂèǰÿśÖʃʄǋŻ¯ǧʂèǰÿśÖ, Žþʃʄǣɽ�, ȑǋǜ×ʂèǰÿśÖʃʄ  

ȥÐŢįʂŽīþʃʄƑŸƨʂDHuilþʃʄžěĀɒʂ�þʃʄSEEDS/HiCIAO/AO188 team. 

14:10 O2-02� ��+:3(20*(1�678+:�43�7/,�/()07()0107:�4-�7/,�,9451(3,7�
�	��.� �

*euUK} up{ (Žīþ)ʄ�ǋȚʂŽīþ ����ʃʄĘ�¨ș~ɒʂèǰÿśÖʃ�

14:20 O2-03� ĂơăžĿŞ[ĂǨžÞĮXŢǻƋğȨƦ�  

*Şǋ°, ɢɓȺʂŽþǆʃʄþǝʀĀ��ɢɓĸĆʂŽþþƗƦơʃ�

14:30 O2-04� ÔơÛǐƚłZBiǊĎĂơăžĿŞ[ėāƸƝ�  

*ɝĜɄĀɒʂŽþǆʃʄǋɈș~ʂŽþŞɲñʃ�

14:40 O2-05� īĐw�ĿŞ[ȰĨųȊXŕĤÚëȏǀ�  

*ɼƑĳ�ʂÉþʃʄ.%5+&7}&ʂĠğþʃʄǝƫƔƐʂÉþʃʄɼƑȗįʂǣŌþʃʄ��

þȯĖļʂǣŌþʃʄ«ŸëʂÉþʃ�

14:50 O2-06� �p�kŋTǊĎĿŞ[ĐŽȇȏ��z�¬¤�¬ɅƋĲEf^Ǐń[ȟƮÞĮ[Ķȶ�  

*ĩĤǌ¦, ǉɺþơʂŽþǆʃʄǦ�ŮķʂèǰÿśÖʃʄŋǋŉ¨ʂèǰÿśÖ, ȁǞþʃ 
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ñȸƨǨ���©° 	� ŅŤĶŋ�� ĲɜʇƵɘūĆʂŽ�þʃ�

15:10 O3-01� íĔĒȪǊŞȰw�¹WȭǁńȢPiƐŞ[ƊńăíĔĐŽXQ[ÍƋèŬ�

*ɿȨþŬ, «ŸëʂÉþǆʃ 



15:20 O3-02� ĵńȏǀFgŏiƲùŨ�²�²n²�[ĐŽEf^ÖȘųȊ�  

*óčǷ, v{ SIuNʂUCSCʃ 

15:30 O3-03� íĔƇƃǏń[ǯŝZöKV�  

*ǃǋș´, �ɘɬ~ɒʂŽīþ ELSIʃʄȑ�ĔȮ, �ǋȆûʂŽīþʃʄaD bs}m{ʂw?M

=[ĪǰþʃʄRD K{ʂNASA-JSCʃ 

15:40 O3-04� ùĿŞw�×Ƭ¹WĵńPiīĐſǦŞ[íĔĐŽ�  

*��ĥ, ɼƑĳ�, «ŸëʂÉþǆʃ 

15:50 O3-05� ùĿŞw�×Ƭ¹W[ĺĿŞǾȐȌêXíĔǦŞ`[ǧǄƸƝ�  

*ƩƘ§ĭ, þƎë×ʂǣŌþǆʃ 

16:00 O3-06� ſ���[ōƛkȈORíĔĿŞ[žȜ[Ȍê�  

*£ȨȻĂ, Ą¢ȋʂŽīþʃʄ�ǋȚʂŽīþ ELSIʃ 

16:10 O3-07� ÓęƪZǣC×ƬÖW[ ":5,���ƿéZģPi���[Ķȶ�  

*ğǋȉʂŠǬǋþŗǾʃʄǬȣǜûʂŠǬǋþèɪřɶʃ 

16:20 O3-08� íĔĿŞǊ×Ƭ[ŖȍZEKi¹ļŞȌê[Ķȶ�  

*éÒƔ©, ǴµŐʂŽīþʃʄ�ǋȚʂŽīþʃ 
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ñȸƨǨ���©° 
� ŅŤĶŋ�� Ĳɜʇ�ǋȚʂŽ�īƊþʃ�

16:50 O4-01� ĺĿŞ�p�X»Ɔ[ȥÌ�  

*ĘſƥʂÜþǆʃʄǋ�ǧáʂÉþ¡ƬǞʃʄĄ¢ȋʂŽīþǆīʃ 

17:00 O4-02� �p�«��}²�ZfiĿŞȭǁ[�¡§²�©°� �

*ƇĤʀÙʂEvdCw\=þĉʃ 

17:10 O4-03� ƹŽ»Ɔȼé[×ƬȻZfSVȌêPiíĔĿŞǊ×Ƭ¹W[ĂơăĿŞĵń�  

ȜÐƔÎʂJ}YSMs}wÿśÖʃʄ*Ęſƥ, ǁ÷ª~ɒ, ɚŶ¬ʂÜþʃ 

17:20 O4-04� ����²°ǕȄZEKiũŞăĿŞ}nĵń�  

ƼğĖś, *ðɘ©~ʂÜþǈùʃ 

17:30 O4-05� ǞĬțå·ěĝY×ƬZEKiīĐw�ĿŞ[ǾȐȌê�  

*ƈǋɼåʂŽīþʃʄ�ǋȚʂŽīþ ELSIʃʄǴµŐʂŽīþʃ 

17:40 O4-06� ũŞ[ÕȿZfiĺĿŞ[ǾȐȌê�  

*ɜƝǘƐĆʂŽīþʃʄǋ��şĆ, ǋ�ǧáʂÉþʃʄ�ŸƠ×ʂŽīþʃʄ  

�ƤîʂÜĬþʃʄğŸãǉʂǣŌþʃ 

17:50 O4-07�  ¬�p°�z�ZfiťXĂơƉƇı[ǼƎ�  

*ǫĆĹʂSEED SCIENCE Labo. ʃ 
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ñȸƨǨ���©° �� ŅŤĶŋ�� ĲɜʇĄ¢ȋʂŽ�īƊþʃ�

9:00 O5-01� ×ƬƹŽ»Ɔ¹W[�ª� [ȱćæƔɅ�ƹŽ»ƆĳĲX���ńȢ`[Ķȶ�  

*Ƈšľ, Ą¢ȋʂŽīþǆīʃ 

9:10 O5-02� íĔĿŞǊ×ƬÖ[Āå�°�ZEKi���ȭǁȏǀ[���Ĩ[ìcZfiȑC�  

*ƶãŴʂŽīþʃʄȨŸƔƐʂJAXAʃʄ�ǋȚʂŽīþ ELSIʃ 

9:20 O5-03� íĔĿŞǊ×Ƭ[êęïĽX ��� ��²ªp°[ÞÓǮƌZfiŰÝòǛľ� �

*ɘƢȆĀʂ�þǆʃʄɘŻșĆʂŽīþǆīʃʄǝŸþȻʂ�þǆʃ 

9:30 O5-04� üǿ·ěĝFgǙDiíĔĿŞǊ×Ƭ[ĎÏȷĄ[ųȊ�  

*Ęɘŭĵʂ�þǆʃʄɘŻșĆ, ǴµŐʂŽīþǆīʃ 

9:40 O5-05� ÃŁ[·ȋǒȴZģĽòǛYɈɇɆƁ[ȣƨ�  

*ğŸŭĆʂŽīþìŅʃʄŜȨȻ�ʂŽīþ ELSIʃʄƾɘƨ~ɒʂŽīþ ELSI, ǆǞʃ 

9:50 O5-06� đÇǧǄ�¡§²�©°}²�[ȣƨX��Q[ĪƳĿŞZEKiĦđÇǧǄƠǷ`[ȓƤ�  

*�ǋȆûʂŽīþìŅʃʄ£�ŶȻřʂ�þʃʄǃǋș´ʂŽīþ ELSIʃʄǼɘ�űʂǆǞʃʄ 

�ǋȚʄŜȨȻ�ʂŽīþ ELSIʃ 

�

������������ �ň�
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ñȸƨǨ���©° �� ȭĞɌÈ|ƿɀ�� ĲɜʇŶŻƨʂŽ�īƊþʃ�

10:10 O6-01� ŞȰȔȎZfiƩ¿ǋŪ[ĳCġÚê�  

*�ŻļĎʂĠğÿśÎƿɷʃʄŊħ�§~ʂǆǞʃʄ�ğȚļʂŽīþ ����ʃ�

10:20 O6-02� ȫƳțƖŒZfiíĔȝŞ[¼ƕ�  

*ɾƴȉ�ʂÌȣīþʃ 

10:30 O6-03� ȫƳțƖŒŨZEKiĐŽŖȍZfiƐŞĐŽXǨĨž[Ȍê�  

*ɾĩĎ�ʂÜþǆʃʄɾƴȉ�ʂÌȣīþʃʄȑ�ĔȮʂŽīþǆīʃ 

10:40 O6-04� ĸŨțƖŒZfiÙƞÁĐȩ[ƈēòǛľ�  

*Ȗƛȴ�ʂŽīþǆīʃʄ£�ŶȻřʂ�þǆʃʄ�ǋȚʂŽīþ ELSIʃ 

10:50 O6-05� ǧŒƂZfiyȚEf^n°¤�nFg[n¡�Țƣń�  

*ÕĩæÎ, ɚŶÌűɹʂŽÉþǆʃʄĘſŚɍʂNIMSʃʄɠƄºČʂİĤþìŅʃʄ�Ɲĵò,  

ŔĩƕʂŽÉþǆʃ 

11:00 O6-06� ſǦŞEf^ĦĿŞZEKiŦŶêôƘ[ƣńXǧŒčńZȥPiĞȽƪƵǂ�  

*²Ǆȿâ, ɠƄĳ�ʂŽþʃʄɼɘƧȂ, Ęĩă�Ć, þƞµǕķʂJAMSTECʃʄĘſŚɍʂNIMSʃʄ 

ɠƄºČʂİĤþʃ 

11:10 O6-07� ĂơĎđÇZfin¡�ȚEf^����[ÉǑ[òǛľ�  

*ȝÐŦȟʂJAMSTECʃʄ�Żȉ~ʂÜþʃ 



11:20 O6-08� ƣú[ǼƎZȥȋPiŞȤêęȌêZEKi®���Þĕ�  

*ĘſŉƔʂƏƣèǰþ������ʃʄũŻɫ�, əĆǴǍ, þſǌȃĆ, ǑǉĩɥĆʂƏƣèǰþʃʄ��

Ûǋȋʂ����ʃʄ�ǋȍʂǦĠīþʃ 
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ñȸƨǨ���©° � .60$ʆ� ĲɜʇĘſǕƐʂJAXAʃ�

13:30 O7-01� \e_M � GŉIĿŞƽę�  

*ƫɐȳ~ɒʂÜþǈù, JAXAʃʄ.60$ʆȁÚK?B{NT}n 

13:40 O7-02� \e_MɄőȁ¹ȤǺĎv£ª "� [ƽęǮƌǰƥ�  

*ĠǋɎţʂJAXAʃʄǦÐãâʂÉþʃʄǋ�ŭʂJAXAʃʄǋÔǘʂǰřþʃʄț�ƕķʄ�Ż¾ʂJAXAʃʄ

ÌǨÎǹʂÌȣīþʃʄ·ŻȮș, Ęĩ¥Ć, ÉɗĎĭʂ�ƢþʃʄɠÔųķʂÉřþʃʄɜȹĩǕʂJAXAʃʄ

�Żȕ�, ǣğĽʂǊȁǞʃʄžƙŀɬʂèǰǈùǞʃʄáǋƕķʂJAXAʃʄƱǋɫʂŽþ, JAXAʃʄ

íȹęâ, óĩþáʂȁǞþ, JAXAʃʄƆÜȆĭʂ�ƢþʃʄJoern HelbertʂDLRʃʄThomas Mueller

ʂMPEʃʄAxel HagaermannʂD}f{þʃ 

13:50 O7-03� \e_MɄȅǺĎÞÓǰZfi÷žEf^ǝžƑǍǹȫƳ[ïĤ��z�¬ƌĝ� �

*�ŻŭƐʂŽÉþʃʄġǋɧƥʂJAXAʃʄÉɗĎĭʂ�ƢþʃʄčɓƔǘʂJAXAʃʄþƴĦ�ʂÐǞʃʄ

žĠȡʂŽÉþʃʄ�µŃǡ, ț�ƕķʂJAXAʃʄĘžǚȃʂȁǞþʃʄĴ�ćĵʂeu@{þʃʄ 

�ƃǕ�, ğÔ�, ĘĤǧĳʂƋìǞʃ 

14:00 O7-04� \e_MɄÞȮv£ªɁ����	��ɂ[ȣƨƚƀX�ps°��  

*țĩŗķʂǣŌþʃʄáǋƥ�ʂÌȣīþʃʄĘĩáĺ, ƴǋĵĦʂJAXAʃʄǝƑɼʂÌȣīþʃʄ 

Ǔ�ŇʂJAXAʃʄŸǋǆŁʂɼǜþʃʄíȹęâʂȁǞþʃʄŠĩòʂJAXAʃʄɝɘŘķʂǊƊËǩ

þʃʄĘſƔȰʂÌȣīþʃʄŶŻĎʂǣŌþʃʄ�ƴŮʂJAXAʃ 

14:10 O7-05� "� Zfi !�� z²�ŰÝśƁ[ŰǱ~z²�[ƔȌê¤�¬~�  

*ÌǨÎǹʂÌȣīþʃʄț�ƕķʂJAXAʃʄɾƝȉ�, áǋƥ�ʂÌȣīþʃʄ�ŻŧĆʂǣŌþǆʃʄ

T}n TDSSʂ.60$ʆfyMAHYʃ 

14:20 O7-06� \e_M � őȁ²�²ȾĲǰZfiĦĿŞ �����#	 [n¬��ǮƌǉĲǴË�  

*ğǋǱĭʂèǰÿśÖʃʄÌǨÎǹʂÌȣīþʃʄɢɓŞÃʂşþʃʄ�Ŷ¼ȩ, ɘǋĔþ,  

Ûǋ�ȃʂèǰÿśÖʃʄǝÐÛţʂJAXAʃʄĭǋǕ�ʂŽþʃʄĭǋŋʂ�Ƣþʃ 

14:30 O7-07� \e_MɄŏŮģǷĦĿŞ �����#	 [ &� � èŬ�  

*ÉɗĎĭʂ�ƢþʃʄčɓƔǘʂJAXAʃ 

�

�	�	���	�
�� �ň�



ñȸƨǨ���©° �� ƿɀ�� Ĳɜʇ�ŻŭƐʂŽÉþʃ�

14:50 O8-01� \e_M�°�¬x¥��¥²FgüðMjRǇĕ[ƙĻ�  

*ǛǋɎ, čɓƔǘ, �Ɖǘ�, äƽȸ, ƺȹá�ʂJAXAʃʄ£ǴƪʂşŸǩĉŷżɷʃʄ�Ȩ�ȬĆ

ʂJAXAʃʄǝƑ�Ďʂ�þǆʃʄĠǋɎţʂJAXAʃ 

15:00 O8-02� \e_MįȗǵŘ}°�²�n¢ƵǂɃŤĐǇĕ[ 	 ŷÒǏǗXĵńȏǀ�  

*�Ɖǘ�ʂJAXAʃʄ�ğţʂ�þʃʄǛǋɎ, �Ȩ�ȬĆ, äƽȸ, ƺȹá�ʂJAXAʃʄ�Ź¬ĀŴ, 

ǴµŪ�, ɚŶȗǉʂJASRI/SPring-8ʃ 

15:10 O8-03� FlglĪEf^ƜŹĪȾȉǧǄƶƗ[ 	 ŷÒĵƚÞĮɅ\e_MǇĕX[żȀ�  

*�ğţʂ�þǆʃʄĤǋǅʂɡþǆʃʄɍ�ɎİʂɈǏþīʃʄțĩŗķʂǣŌþǆʃʄɜȹĩǕʂJAXAʃʄ

�ɘÙʂǊȁǞʃ 

15:20 O8-04� ŕĤÓ % ǔkƤCRp�v¯ĺǇĕ[ȠƘęƪƵǂ� �

*�ƞµĢʂŽþǆʃʄȢȹ¬Ɵʂ³Ǘþǉàǆʃʄþɦ~ŗʂJASRI/SPring-8ʃʄ 

l?H Qx{NF}ʂNASA-JSCʃʄĘžǚȃʂȁǞþʃʄ£Ǵƪ, ÛǋĸɗʂŽþǆʃʄäƽȸʂJAXAʃ 

15:30 O8-05� ƑǍǹȫƳ`[�¬�²�²ƓĤZfi � ăĦĿŞZEKiĚĜȻêÈƤØƠĞȽ�  

*žĠȡʄ�ŻŭƐʂŽÉþǆʃʄŶŻÄƗʂÉþ¡ƬǞʃʄĴ�ćĵʂeu@{þʃʄ�Żȕ�ʂǊȁ

ǞʃʄĄŻȋʂŽÉþǆʃʄ£�ŶŬʂɡþǆʃ 

15:40 O8-06� ĒȪȻZfiĚĜȻêkŵŔNRƓĤĞȽǵŘ[Ǩȴ±ÖȘųȊ[ǮĢɅĦĿŞp�v¯±

ť[~«�ǇĕX[żȀ�  

*žŸĽ, �ğţʂ�þǆʃ, ƫɓǕƐ, ɹµŪʂÉþ¡ƬǞʃ, �Ċ�ʂ�þǆʃ, þǴǘǹĆʂJAXAʃ 

15:50 O8-07� ĨƚƟȚĉȠƘZEKiĒȪȻ�®�°[ĶȶɅïĤ��z�¬ĵƚ[İÁčê�  

*�µŃǡʂȁǞþʃʄčɓƔǘʂJAXAʃ, �ğţʂ�þǆʃʄÉɗĎĭʂ�Ƣþʃʄčǋå�ʂȘǂ

ƭB^wG}ǞǭP{R}ʃ 

16:00 O8-08� ��ƾ�¬�²�²ƓĤŵŔĞȽZfiĚĜȻêÈƤZEKiƷêȞ[èŬ[Űǳ�  

*ĠħǇǠ, £�ŶŬʂɡþǆʃʄĴ�ćĵʂeu@{þʃʄ�ğţ, �Ċ�, žŸĽ, ĭǋĢ×ʂ�þ

ǆʃ 

�

������������ �ň�

�

������������ ǓÄ�

���������	�� �ň�

���	������� ŤÑƻƵǂǚǸƙáǶƏ�

Ą¢ȋ�ʂŽīþʃ�

����������� �ň�

������������ ŃǭÄ�

�öʇ$"9i}wu@{M�

�



� ť �� ŜɁȝɂ�

ñȸƨǨ���©° �� ű|µɓƍɊ� ĲɜʇɚŶŧāʂŽÉþʃ�

9:00 O9-01� ťȾĂĂź[êęǏńkƤCR { u²�¥°[ýêȏǀ`[ãǌ�  

*þǴǘǹĆʂJAXAʃʄĘſɌłʂNIRSʃʄƕǋĵʂÌȣīþʃʄȵǋŭ±ʂÜþʃʄǝÐÛţʂJAXAʃʄ

žƙŀɬ, ƏǋĳĵʂèǰǈùǞʃʄŦğǺ~ʂJAXAʃʄğŸȋʂèǰǈùǞʃʄĘĩ¥Ćʂ�Ƣþʃʄ 

äƽȸʂJAXAʃʄ£�á�ʂɡþʃʄɖ�ǆƜʂJAXAʃ 

9:10 O9-02� ť !�� ƫĂZfSVĵńMjRp°�z�£¬��²¬[õĝ�  

*�ŸĈůʂJAXA, ŽþʃʄþǴǘǹĆ, ŦğǺ~ʂJAXAʃʄ�Żȕ�ʂǊȁǞʃʄžƙŀɬ,  

ğŸȋʂèǰǈùǞʃʄġǋɧƥʂJAXAʃ 

9:20 O9-03� ǮƌǦŞZfiÞÓƥÐEf^ŗÎĂĵ¤�¬kƤCRǧǄz²�²ǞéàáŇƁ[ȣƨ�  

*ğŸȋ, žƙŀɬʂèǰǈùǞʃʄ�Żȕ�ʂǊȁǞʃʄɠƄĳ�ʂŽþʃʄĭǋŋʂ�Ƣþʃʄ 

ğÔɯʂÜþʃ 

9:30 O9-04� FJe���z�¬�®�mpª�²�kȦǬ±ǨƺPiRd[ $,)���!@ťÓA[¨²�Ŋ

ĐZöKV�  

*Ęĩ¥Ć(�Ƣþ)ʄſơĭʄĭǋŋ��Ƣþ)ʄĕȦƨ���Ƣþ)ʄ·ŻȮș��Ƣþ)ʄžƙŀɬ�èǰ

ǈùǞ)ʄğŸȋ�èǰǈùǞ)ʄƏǋĳĵ�èǰǈùǞ)ʄþǴǘǹĆ�JAXA)ʄþĨ�ľ(JAXAʃ 

9:40 O9-05� žŞ[ °�¬Ȍê�  

*ĘƞƔòʂŽþʃ 

9:50 O9-06� ĵńŨ[žŞZEKi}n� °�¬Ȥ[Ʒɀ[Þș�  

*ǶƇťɗ, «ŸëʂÉþǆʃ 

10:00 O9-07� ���( W[ �,���! Ǌ[ǤǯXťů`[ĽƤ�  

*Ɂžţɹ, þȹƃƟ, ɚŶŧāʂŽÉþǆʃ 

10:10 O9-08� ȾƋȾĀĞȽFgŏiw�£�ů[ųȊ±Ǐń¤�¬�  

*ƁʁȮƐ, þȹƃƟʂŽÉþǆʃʄĕʁșǹʂɡþǆʃʄdA? ?{I@A?ʂE}^G}Ǟǭōʃ, 

ȎĻǡÙʂJASRI/SPring-8ʃ 

10:20 O9-09� Brillouin Ŗ»ƁkƤCRĂơů °�¬ċƦĀåūÂbW[�-AlOOH Ư[ȵȉƌĝXĂ

ơ±ƐŞÖȘ`[ȓƤ�  

*úɘ�(3, Ż�¯ķ, þȹƃƟʂŽÉþǆʃ 

�

���������	�� �ň�

�

ñȸƨǨ���©° ��� ɩǝ|Đɻ� Ĳɜʇ�Ȩ�ȬĆʂJAXAʃ�

10:40 O10-01� ���ŵŔƘǹĵńȏǀ[ǺĎ��z�¬��Q[ć��ƌĝĞȽɅŞù�«|p�[ǐšê�  

*ǝ÷ǽ��ʂŽÉþǆ, Éþ¡ƬǞʃʄŶŻÄƗʂÉþ¡ƬǞʃ 

10:50 O10-02� ȳšǹ�t¬��ªp�XžǢŽ[ïĽZfi÷žȠƘĵńĞȽ�  

*ğŸþȻ, ƒǖÞʂÉþǆʃ 



11:00 O10-03� �y�§pzȫƳ¹Zǫgji�ª°�p�¬ {��p�[ĵńȏǀ�  

*ŶŻÄƗʂÉþ¡ƬǞʃʄ£ȨĢľʂşǰ`?WH_yM}Oʃʄ�ŻŭƐ, �ŻřÎʂŽÉþǆʃʄ

ɘƴǺʂŽÉþəĝźŝʃʄ÷ŸÆǍʂŽÉþǆ, ɡþʃʄğŸáǉʂd<?{PumUHNP{R}ʃ 

11:10 O10-04� ns°�ȫƳkƤCRȾƋȾĀ¶ZEKiȝħȞ<|pȚĉ£¬�Ȥ[ƑǍÞșĞȽ� �

*ŵÐÒǹ, þȹƃƟʂŽÉþǆʃ 

11:20 O10-05� CV }°�ªp�ȫƳ[žǹčńXƔčń�  

*ĘžǚȃʂȁǞþʃʄț�ųĆʂÌȣīþʃʄğŸĸʂRESTECʃʄ�ƞµĢʂŽþʃʄ�ŻŭƐʂŽ

ÉþʃʄĴ�ćĵʂeu@{þʃʄÉɗĎĭʂ�Ƣþʃ 

11:30 O10-06� CV3 ƑǍǹ}°�ªp�ȫƳŻđÇ[ȭǁŠŨXĵńȌêȏǀ�  

*ðĻɹɗ, �ŻŭƐʂŽÉþǆʃʄ�Ȩ¯ɬʂJAMSTECʃʄȏǋȚʂèǰÿśÖʃʄ Zolotov Mikhail

ʂ=vQ[ĪǰþʃʄMessenger ScottʂNASA-JSCʃ 

  �

���	�����	�� Ũɵ�

�

ñȸƨǨ���©° ��� ȫǯĐɻ�� Ĳɜʇáǋƥ�� ʂÌȣīƊþʃ�

12:40 O11-01� C ăĦĿŞkŵŔNRƒǐwª��²�ǵŘ`[z²�ĵńĞȽ�  

*ĠŸÌɗʂǣŌþʃʄƛħ±§ʂɡþʃʄ�ƃǕ�ʂƋìǞʃʄǛɘÀʂJAXAʃʄƒǖÞʂÉþʃʄ 

�ğţʂ�þʃʄƴǋĵǤ, ɜȹĩǕʂJAXAʃʄ�ŻŧĆʂǣŌþʃʄēğɧėʂJAMSTECʃ 

12:50 O11-02� ŵŔÆțå¶ZEKiƴŴƪ`[ÆȉĲǧǄz²�²ĵńĞȽ�  

*Ŷµǘ�, �ŻŧĆʂǣŌþǆʃ 

13:00 O11-03� ȾǃȬƝŴƪZĵńMjiǧǄx¥��oZȥPi�|²«°{äɅĴŞǨȴ`[ĽƤ�  

*ĠŸę�, �ŻŧĆʂǣŌþǆʃʄɜȹĩǕʂJAXAʃ 

13:10 O11-04� ſĂźkŵŔNRſ±ƴƊôƘZģPiȾȉĲz²�²ĵńĞȽ� �

*ɼɘȆĀ, ț�ŗķʂǣŌþǆʃʄ¨�3,3ʂǣŌþȐƸʃ 

13:20 O11-05� ǆƆÇkÅœPiǧǄçǼĂȲZȥPiĞȽƪƵǂ II 

*žƌ~ǘ, țĩŗķʂǣŌþǆʃʄ¨�3,3ʂǣŌþȐƸʃʄžŸŁɗ, ɇô$6 , ɼɘȆĀʂǣ

ŌþǆʃʄĘſǕƐ, ɜȹĩǕʂJAXAʃ 

13:30 O11-06� ǇĕķÞĮXĵƚG~«�Ĩ[ǃȬƝZîaPĶȶZTCV[ĞȽƪƵǂ� �

*þŻǜȃ, Ŷµǘ�ʂǣŌþǆʃʄGsYu} E}NW{ʂlUHNfu{HǞǭōʃʄ�ŻŧĆʂǣ

Ōþǆʃ 

13:40 O11-07� ÆĠĲđÇ`[ǜľǧǄÇ[ŌéZȥPiĞȽƪƵǂ� �

*Ðǋǳ�, �ŻŧĆ, ĠŸę�ʂǣŌþǆʃʄɚŶȀĆ, ɜȹĩǕʂJAXAʃ 

�

���
���	���� �ň�

�

�



ñȸƨǨ���©° ��� ȫǯĐɻ�|Ęÿ¤� Ĳɜʇ¨�3,3� ʂǣŌþʃ�

14:00 O12-01� p�rz�ųńǇĕ[ǃȤĠĲÞĮEf^ÓŖ»ƙľGp�rz�v²�°[ȂĲÞĮZ

¸DiĶȶ� �

fW>rgW>w Lqvlʂ?{Zÿ¤ƿǆĉǞǭōʃʄ*áǋƥ�ʂÌȣīþʃʄŶŻĎʂǣŌþŅ

Ťʃ 

14:10 O12-02� ȾȉĲĄZEKiz²�²s�rz�ȉĲ[�|²¬äZȥPiĞȽƪƵǂ�  

*ɇô$6 ʂǣŌþǆʃʄ¨�3,3ʂǣŌþȐƸʃʄțĩŗķ, žƌ~ǘ, ɼɘȆĀʂǣŌþǆʃʄ

ɜȹĩǕʂJAXAʃ 

14:20 O12-03� ǧǄƶƗĵƚ[ĞȽƪƵǂXĦĿŞp�v¯[ĪĈ[ĵƚ�  

*ɍ�Ɏİ, Ûǋţ×, ɝĩɧɌʂɈǏþīʃʄĤǋǅ, �ğţʂ�þǆʃʄɜȹĩǕʂJAXAʃ 

14:30 O12-04� ª�¬�p¬ĦǦŞ[ǧǄƶČZfiÿŞ � «°{[ĵń�  

*³ɳʀƐ, þƎë×ʂǣŌþǆʃ 

14:40 O12-05� BFhǦŞZfi|°�q¬�đÇX "��6 [ÆƋƔŕĤǮƌ�  

*ɠÔųķʂÉřþʃʄþïȻśʂŽþʃʄɜȹĩǕʂJAXAʃʄȑ�śķʂŽþʃʄ 

msu}Y}lNʂlUHNfu{HǞǭōʃ 

14:50 O12-06� ĦĿŞʂ704ʃInteramnia [ǅÇĵƚ�  

*£ȨÇ 

15:00 O12-07� �r«¥�°�zƐơFg[ÓŕĤ� �

*ƀƴƔ�ʂɭɉþńõǆīʃ 

15:10 O12-08� ĐŽ¹ĵń[ƑǍ÷ŦǇĕ[ƙĻɅ�ĐŽ¹�����®�nǡ¶ȫƳXťȫƳ�  

*�Ƥ¨ǷʂğÔþʃ 

�

�
�����
��� �ň�

�

ñȸƨǨ���©° �	� SNY|ŕƂ�� ĲɜʇþïȻś� ʂŽ�þʃ�

15:30 O13-01� IKAROS-ALADDIN GƨǫNRĂơùĒȪ���«°{¹[ĐăĚĜĊ[ǈĠÞĮ�  

*ĭ�ɧ�, ǛɘÀʂJAXAʃ 

15:40 O13-02� Đă²�ƆŞ���s}²ǮƌZfiĒȪǊ���[Ǯƌ� �

*ɢɓŞÃʂşþǆīʃʄKero JohanʂN@A}X{ċďƿǆǞǭōʃʄ�ŻÍÙ, ȨÐĳļʂƋìǞʃʄ

ƫɓƳ~ʂèǰÿśÖʃ 

15:50 O13-03� ƆŞǮƌǦŞ !��#�� [¡��©°ǎÀXȣƨȌŎĆø�  

*ǝ��ʂÌȣīþʃʄíŸǡ�ʂÌȣīþ, ŽÉþʃʄĘſƔȰʂÌȣīþʃʄɔµǪ�, Ȩǋ âʂŽ

ÉþʃʄÌǨÎǹ, áǋƥ�, ǝƑɼ, ɾƴȉ�, ğǋĉʂÌȣīþʃʄɢɓŞÃʂşþǆīʃʄ 

ÛǋáâʂŽÉþʃʄ£Ȩ°Ƀ, ɼƑįĵʂÉþʃʄž�ć´ʂÌȣīþʃ 

16:00 O13-04� BepiColombo ŜŸÕõžŞŏŮ¡��©°ʇMMO �®�rz�ŤŚƚƀĆø� �

*Šĩò, ½ĤĎ¼, gcJy{j fyMAHYT}nʂJAXAʃ 



16:10 O13-05� JUICE ũŞǊŏŮGŉIƽę�  

*£�ŶŬʂɡþǆʃʄŜȨȄś, ȨŸƔƐʂJAXAʃʄŶŻƨʂŽīþ ELSIʃʄJUICE JAPANʂJAXAʃ 

16:20 O13-06� ũŞþŏŮŶʂJUICEʃőȁ��¡«ƂÞÓǰ[ȣƨXƽęƭŴ�  

*ǵ�ĳĆʂNICT, Žīþʃʄ£ĩșāʂ�ǊþʃʄɠƄĳ�ʂŽþʃʄɾǋ¾×ʂŽÉþʃʄ 

ǟ�șɬʂNICTʃʄȞƛ¬~ʂèǰÿśÖʃʄȯó§įʂJAXAʃʄǘɛƕçʂþɡıǰþʃʄ  

k}w `}YdʂlUHNfu{HǞǭōʃʄJUICE-SWI T}n 

�

���������	�� �ň�

�

�

ñȸƨǨ���©° �
� ŕƂ�� ĲɜʇȞƛ¶ķʂèǰÿśÖʃ�

16:40 O14-01� ƉĚĜŏŮňǥĞǳŶ DESTINY�  

*ĩÆĳĵ, ȔŶ~į, ȯğáć, ġǋɧƥʂJAXAʃ 

16:50 O14-02� ƉĚĜŏŮňǥĞȽŶ DESTINY ZfiĒȪǊŏŮ�  

*ġǋɧƥ, ĩÆĳĵʂJAXAʃʄƚ¿ǡ~ɒʂɸɕþʃʄ�ǋǘÞʂǰřþʃʄƅȠɑȮʂÜþʃʄ 

ț�ųĆʂÌȣīþʃʄžƤß�, £�ćę, �Ż¾, čȨǻòʂJAXAʃʄĘɔÐ~ŭʂưȼǗǰþʃʄ 

þğȊʂJAXAʃ 

17:00 O14-03� ƐŞƱȩŏŮňǥĞǳ¡��©°�  

*ȨǋáĂ, £ȨƖķʂJAXAʃʄƷŤǙɤŕƂŎȪĐȲWG 

17:10 O14-04� ƐŞǨȴW[ƣúŏŮɅ��� ƣúŏŮȺĺȡȣƨ[ƠƚĆø�  

*ğģţķ, ĒĩÏāʂŽȧþǉàʃʄ£ȨƖķ, øȹëÞʂJAXAʃʄÛŻȄɧʂǄĩþɅʃʄŸý¯ʄ

��ƃ~ʂɜĠŎþʃʄ£�ŶȌʂŽ�īǩþʃʄǝ�ǃ�ʂŇĿþʃʄ·ŻȮșʂ�Ƣþʃ 

17:20 O14-05� ƐŞ®²�[��v£ªZfiĂǹŏŮ� �

*£ȨƖķʂJAXAʃʄĒŸșŧ, ŞÐɧ×ʂŽþÎƿɷʃʄǝ�ǃ�ʂŇĿþīʃʄƷŤǙɤŕƂŎȪ

ĐȲWG 

17:30 O14-06� ȵƂkâƤNRƐĩƍŏŮ�  

*£�á�ʂɡþǆʃʄəĆ±âʂ�þ�ɟǈùʃʄþöƕʂŽƦþǆʃ 

17:40 O14-07� ƔƆȜ�®²�kƤCRťĿŞǨĨ~«�[ƔÅĥƝZģPiǉĲǴË�  

*óĩþáʂȁǞþʃʄǋ�ŭʂJAXAʃʄíȹęâʂȁǞþʃʄƱǋɫʂŽþʃ 

17:50 O14-08� ť[ǖĖ±Ă¶ǃƄŏŮ=#'#�� ǰƥ=[¡��©°X���¢[ųŀ�  

*ŦğǺ~, ȯó§į, ğŸįǉ, ġǋɧƥ, ƙžņĆ, ǝÐÛţ, ğŸëɹ, ƞɘÁ, þƎǘç,  

ÂȨȮòʂJAXAʃʄȵǋŭ±, ȯɘǘŶʂÜþʃʄƩƘ�ȗ, ĒŸșŧʂŽþʃʄǓě¯ǆʂŅŤìɀ

ǞʃʄƑƻ°, £�á�ʂɡþʃʄĘſŉƔʂƏƣèþʃʄƏó ~ʂŽȧþʃʄŏ�ǥĆʂèǰÿśÖʃʄ

ɜȹɓ©ȩʂŠþʃʄɜȹ�ºŧʂƺŸþʃʄɍ�ɎİʂɈǏþʃʄƏǋĳĵ, ğŸȋʂèǰǈùǞʃʄ

ĘžÞɒʂS]{V>DþʃʄĘſŚǉʂɰèìɀȽƮǞǭɣʃʄŲɦ�ʂǊȁǞʃ 
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�w{¤y~u�¢ ���� ĺƁǺ� Ł �	 ĺǻ�

���	�ȃ�	����

S01� éĻŘƮĻPëǆþžƅƏOðJ>g¢y�|wM�ch¤�PŮžÅŝĤÐPŽƸ� �

*ĒƖƟ���üōǓľȣŐêÆƏȚȤ�

S02� ƂƐ§O;@^ƕ´Ů±ČŵPƐǪŵ¶ýĤŦăĄǷMĠĥĻPÉńŮǓÐUPģź� �

*áǭĂ×ȣǂƥêȤȥāĎÖĞȣJAXAȤȥōƖƒĦȣȞƣêȤȥǗĎĵěȣƪįêȤȥƖ�ńȣJAXAȤ 

S03� ¥ő¿ƹćMąÃĄǷ<\ĭ^ ���� Pǉŧ�  

*őȄƀ�, �ąĻ, �ö�ȣ�êƒȤȥ�ŏàòȥs]V�Tu� UQ]aȣNASA-JSCȤȥ  

ƁǶȏǞȣ�êďȤ 

S04� ƮĻĝĨPƬÚMN^áĥĻÄƀPĝĨ£ǓÐOI9K�  

*ǝ�ĨȂ, āŒżȣÓêȤȥð¤ǉȣŐďêȤȥƐç�ǿȣÓêȤ 

S05� �r�wĈŞO[^čĥĻưǲĿĸP{d�wo¤�PĮă�  

*ąƖń×��øǝƄƩ��ǩƖƣ²��ŚŋŶ±ȣÓêƓèȤ�

S06� � �ƤčĥĻP �	��
 ǦǙƋŶǅPÌþžŐō�  

*êĈ¯ì, ŔĄŇŶȣĺƱƖêƒďȤ 

P1-01� ŅĻíĥĻaĦăCHǮĈŞPĶºƼƓ�  

*ŎąǇ�ŉȣJAXAȤȥ�Ĉ¯�ȣ�êƒȤȥāȞŨÜ, ®ōàȣÂêƒȤȥŒƫ�ȣƪįêƒȤ 

P1-02� ��� ŃǗǣaź9H��ŅĻĨĐèĠǞÈüPs���ŜĕÈÀƹŦPÉńĨŉ�  

*șȄóżȣŐ�ǵďêÆƏȚȤȥêąÆÎȥƭś�ýȥ¾ǝńȐȥŬȄ�ȣÓê STELȤȥ  

çǱĉȣǕäêȤȥĒÇȔêȣÓêƓèȤ 

P1-03� �%,1/���� UPǟĻƇǛǮŹĨ£šúM÷ŖÐþǕƌPČÁǺ�ǻ�  

*�ǝ�Į, ȡƖ»Î, ƹǄĕŨȣŐÂêƒȤȥȞťŨĻȣŐêŽŶƥȤ 

P1-04� ��iŃǗǣ;[S ������! aź9HƜõĲ½O[^ǟĻw¤�¤ ¤�¤u�¢áńMGPĽ

ǦŽďPƹŦ�

*��Ũă, ȞťēĘ��ƁȀȃÄ��ƁǽǨȣÂêƒȤ 

P1-05� ƃáńëŷíĥĻP÷ŖōǒMĴĊw�m���

*�ǝƩ�ȥƔȝêŶȥŲÇ¼ȥŭÇǡòȥĎĈƗ©ȣŐêƒȤȥ�ōŵÎȣŐďêƒďȤ 

P1-06� �n�h¤u�¢OƷ`_HĥĻPÀęǓÐľƟMGPŌÇÙƦĤ�  

*ƉȄŁò, ŲÇ¼, ȋȀǮȣŐêƒȤȥêǢĀĠȣƪįêƒȤȥ7,;2�-=�-ȣĆąêǋƌȤ 

 



P1-07� ëŷíĥĻ=īIŗǞMưĐŸòǼŠĥĻO;@^ūƛğŸ�  

*�ąȎÎ, ȋȀǮȣŐêƒȤ 

P1-08� �~���}�¤¢Pŗƛ��e�÷ŖǞĮăO;@^ÃǚƞĨÈĔPĞǳ�  

*ȡĊ¯�, ƔȝêŶȣŐêƒȤ 

P1-09� &ǫƆLu�V}' 

P1-10� ē÷jwĥĻPŮǓÐǼǝ¿ƛÈĔP¨ìǆĤM¬ǝĪĵĈŞPĞǳOI9K�  

*ȡĎù�, Ɛç�ǿȣÓêƒȤ 

P1-11� ē÷ĥĻO[^ÓûĥĻƙÄƀl�~�PĝĨǼl�~�ōǒMĆęŜPŤƱ�  

*ȅĎÖĘ, Ɩ�ƭÖȣÂê£ƂƥȤȥũǝĥ�ȣďõȍêȤȥǭĎ�ǞȣƕŞÃêȤȥƸµıȣŐď

êȤ 

P1-12� ÃƠǓÐaƥħCHÓûĥĻƙÄƀPƗĤǓÐ�  

*�œ¦ǳȣŐďê, ƒƥȤȥĭĊª�ȣƒƥȤ 

P1-13� F_òżņ°aČÁCHǸőƘę ��� u���¤u�¢q¤�PǥŽMƉŖäǌ¨ĀăĤPǱƟ

ĝŽďOǧE^ƼƓŐĄǷ�  

*Ē�ƥ�ǿ, ¾ǝȑ���þƖƟŤȣŐÂêƒȤ 

P1-14� ÓûĥĻƙÄƀO;@^łŐŰƖüPĽƐǦôÐ�  

*ŴƖûƲ, ŭÇǡòȣŐêƒȤ 

P1-15� ÓûĥĻƙÄƀO;@^ŗŘPà×ĕOư_^ÀƧǬÖģPÎŉ�  

*ȞȌǅȜ, �ōŵÎȣŐďêƒďȤȥ��ľȑȣêƕêȤȥōƖ°ěȣƪïĎêȤ 

P1-16� ���¤sdxÈĔP8^|w�bn�pd�PƯƑMdvfm{Ǟ�  

*ÖƖż�ȣÅǚďêȤȥƖ�ƭÖȣÂê£ƂƥȤȥāŒżȣÓêƒȤȥð¤ǉȣŐďêƒďȤȥ��

ŋŏùȣƪįê�CPSȤ 

P1-17� ĐŞÄƀO;@^|w�PŚŔĨǤǕƌLŹD^�d�¤£�d�¤¨ĀăĤ�  

*ƤŷĂÛȣÞƴëķÍȤ 

P1-18� áĥĻƖüÄƀPǓÐMƮĻƙPöŎĤ�  

*´ȖȢŤ, êšàÎȣƪįêƒȤȥũƖȏȘȣ�FDRG�Z�_Ds�ařė ƨȤ 

P1-19� ĬųB_HĠĥĻPáĥĻÄƀÃLPÈĔ�  

*ŌŧƵȣƪįêȤȥêšàÎȣƪįêƒȤ 

P1-20� ÈüǮOîY_HĻå;[SĵǥĻåO;@^ĥĻPŹýŵ�  

*æøƺȣUCSCȤȥǝ�ǷòȣÞƴëķÍȤ 

P1-21� ē÷ƯƑLPƯƑO²:ÓûĥĻPǬĢŵŤƱ�  

*őō¨éȣÞƴëķÍȤȥȈűơŤòȣŐďêȤȥ�ƖǔȣŐďê ELSIȤ 

P1-22� ŅĻıÏO[^ ���� ũřÈƲ¯ǂM�¢��ÈƲůëŷƯƑO[^ŁĝĨP�i�x��  

*ưòĝȣSEED SCIENCE Labo.Ȥ 

P1-23� ƐǦǞüǇĹ»Ƌ¯ǂMĸăĖÿĂǄ�  

*ưòĝȣSEED SCIENCE Labo.Ȥ 



P1-24� ƖüƟŬĊO[^ƍ4PƞĨPŏĳĻǦŰǆ<\Pb��ǛËǶ´ŹĨ�  

*őƖƣ���ŮǝƦ��şōơħ��ƚƔĎȎò��ȅòƸƘ��êŒƗǃòȣţźÞêȤȥÒƖǉȣNIRSȤȥ�

ƬƖ�Ģ��āŘī�ȣŐďêÇòƋďȤȥāŒĬŨȣţźÞê, NINSȤ�

P1-25� ĻǦłŐŰPƪż£Ǌƪżŗ©O;@^ŗǆôĨǕƌ�  

*őÇĕż, �ȄǓ�ȣ�ĶêȤ 

P1-26� ŘƮĻO;@^ŹâōĨŰǆPǝÜÖģ�  

*ŋŏƀ, ÂÍƽíȣŐďê ELSIȤ 

P1-27� QZTB � İǍǐǇõÈÀƼ ����� P��d����ĤƦ�  

*ćƖȏżȣJAXAȤȥÂȂùĒȣ ŷêȤȥøȀŨơȥőŻÕ�ȥǗ�ũěȣJAXAȤȥ�µĨƩȣJAXA, 

ǂƥêȤȥ�ŏńŤȣŐÂêƒȤȥêƈĉ�ȣÇò½ŦŠȤȥĖ�óĘȣk{E�êȤȥőĆǙȣŐÂ

êƒȤȥĄĊŨ¢ȣJAXAȤ 

P1-28� QZTB � İǍ©ǦǇõi��O[^ǩƄPŦă�  

*Ǘ�ũěȣJAXAȤȥ�ŏńŤȣŐÂêƒȤȥƖ�ń��ĆƖǼĻȣJAXAȤȥ·ŏǡǓ��āĎ§òȣ 

ŷêȤȥáǭĂ×ȥæĎêÖȣǂƥêȤȥ�
� \�r 

P1-29� QZTB � İǍčí�¢|ǿǽȁǾȀȂPƹŦƼŻ� �

*ĆƖǼĻȣJAXAȤȥz�p��{}jȣDLRȤȥhk|��Tu�ȩiG�}ȣIASȤȥ��

N�]a�p_CBUȣDLRȤȥN{UpDB�J�}ȩeD�^ȣk{E�SwfDMďêȤȥ�

E{s]M�U_jA���h�}�DF�U��M{EW�M|U\u����

_}rZcX�f]a�c�{a��TB]M�M|U\u���N|r�M|U\u���n��a{q

ȣDLRȤ�

P1-30� QZTB � �¤tǸęƼO[^čĥĻáǏ|w�ŌÇPƿW�  

*İ�ƫòȣÞƴëķÍȤȥÅƮÆƽȥāŒŨǣȣÅǚďêȤȥąƖƵĒȥƶŋ¹ǞȣÞƴëķÍȤȥ

ŬȄǯƭȣJAXAȤ 

P1-31� QZTB � O;@^ �0.1$01.%�&.-+��-0(-, śO[^čĥĻĝŲĮăĩśPǘźĤPŌƽ�  

*ĒƖĮȥśŶĒȣ ŷêȤȥ7<8+ȧĚƑt`}ŝǦN}�lȣ7<8+ � l�TFMaȤ 

P1-32� 1999 JU3 PƯƑƈŵMm�¤{¤ė®þǧĶPōƔ 

*øǝƄƩ, ǩƖń²ȣÓêƓèȤȥŎƖƼÐȣŐêĸȕåȤȥōƖƒĦȣȞƣêƒȤȥ�ƖơÔȣƴ

ĶêƒȤȥąƖõȣÅǚďêȤȥōƖǤÿȣ ŷêȤȥȆŋƭěȣĻêȤȥƁǽǨ�ǿȣÓêƓèȤ 

P1-33� bn�p¤�íd�i¡ƖüP¥ő¿ōǒƻň�  

*ƢƖǼȥ�Ŝơ�ȣJAXAȤȥ�Ŏ¯ìŉȣJASRI/Spring-8ȤȥÙƎǬȣJAXAȤȥȆŋǒƔȥ�

Ƹµŀ�ȣJASRI/Spring-8Ȥȥ�ąĻȣ�êƒȤȥøȀŨơ��ĆƖǼĻȣJAXAȤȥǜĐġȣŐŽê

ďȤ 

P1-34� ŪĻǩƄ �(//(,0 OßV_^ƇÐǠ©PǡÝ³´¨ìǆ�  

*śǊžì, ǌ�ýǡȣŐďêƒďȤȥ� ����������ȣ�������	Ȥȥ�"��������������!��������������	��ȥ

ţąØ�ȣŐďêƒďȤ 

 



P1-35� ÍŮĄǷŹĨŰPǢŰþž£ǛƛÝ³´žôÐOðJ>ÍŮƧŗūƛǆǩƄĝĨǕƌUPƊã�  

*�ǝ�ǟòȣJAXAȤȥB� D�U�ȣKOPRIȤȥ�ŏńŤȣŐÂêȤȥ\u� MEC�d�,  

Y~�UL� pDMȣNASA-JSCȤȥ|� Ty�DMȣKOPRIȤ 

P1-36� �� ūƛǆq¢��d�PđƄþžűġOðJ9H � íčĥĻPŗǆôĨO[^ŰǆǓÐǕƌ�  

*�ƖĩȂȥ�ŏńŤȣŐÂêƒȤȥŋŏÀūȣÂê£ƂƥȤȥũǝƇȣŐÂêƒȤ 

P1-37� q¢���¤�PěęMq¢��d�PêơǕƌOǧE^ĄǷžƅƏ�  

*ƿãŰîȥ�ŏľòȣƪįêƒȤ 

P1-38� şǔśO[^ÂŨƭCHĴĊŲǎƄq¢���¤�PÅŶĄǷ�  

*ȄŏǺǿ, �ŏńŤȣŐÂêƒȤȥŋŏÀūȣÂê£ƂƥȤȥçōÁƘȣȊêȤ 

P1-39� bg¢�ǩƄ©q¢���¤�P � ő¿õĝMÃǚƞƢPÈň�  

*�ōŵÎȥȞťŗ�ȥŷƖĜǑȣŐďêȤȥǢƖà¦ȣŐêȤȥð�Ǎ��ţąØ�ȣŐďêȤȥ��

ŔƖŵùȥðŏǉȥ�ŏǃÅěȥ¥%ŋƒȣŐÂêȤ�

 



�w{¤y~u�¢ ���� ĺƁǺ� Ł �
 ĺǻ�

�����ȃ������

P2-01� 5<?Z6ƒŀĸ�¤{aðOCHĸC9ŁëǆæµĨ� vfm��  

*êƸơƽòȣJAXAȤȥōƖǤÿȣ ŷêȤȥǩƖń²ȣÓêȤȥȈÀ�ǿȣƴĶêȤȥłąĪȣǈp

|B�cÃêȤȥĒƖĮȣ ŷêȤȥƤÇÒĻȣJAXAȤȥȇƖª�ȣÂêȤȥÙƎǬȣJAXAȤȥ 

ŋŏƀȣŐďêȤȥāŒƟŤȣJAXAȤȥȈĆîȣĺêȤȥ·ŏǡǓȣ ŷêȤȥ¥¡Ö�ȣȊêȤȥ�

�ŏǎ�ȣƕǂƥȤȥāĎ§òȣ ŷêȤȥČƗǏòȣ�êȤ�

P2-02� ŁưĐǁǯŵPÂŷÈĔ�  

*ƍōƻĢ, ƤąǪȣŐÂêȤȥİ�ƫòȣÞƴëķÍȤȥĽąƾ�ȣJAXAȤ 

P2-03� <?Z�¤|¤se¢|¤ƹŦ�¤{OðJ9HǭPŠPë§ōǒPƅƏ�  

*ƤąǪȥƍōƻĢȥ�ŏĶÆȣŐÂêȤ 

P2-04� �u��ewm�¤{PōǒMëǆƻǜ�  

*ƤÇÒĻȣJAXAȤȥÅǚǼŉȣBTBǍƃȤȥĽąƾ�ȥêč�ĢȥêƸơƽòȣJAXAȤ 

P2-05� Łǲ /2(.* ëïO;@^ªƶǢŰÈĔMǵÐǕƌUPÊƚ�7�".%��,'%,(( ëïa©ĢO7�

� � *āĎ§òȣ ŷêȤȥĽąƾ�ȣJAXAȤȥőŭĤȑȣÞƴƓèƥȤȥêƸơƽòȣJAXAȤȥ�

�ŏǎ�ȣƕǂƥȤȥĖ�óĘȣk{E�êȤȥŒŶĒȥţƖĕĘȣÞƴƓèƥȤȥąōǉȣÞƴƓ

èƥȤȥ�¥%ŋŃȣȊêȤ�

P2-06� <?Z �� �¤{aź9HÀþǧĶPÅƥ�  

*āŒƟŤ, êƸơƽòȣJAXAȤȥţƖĕĘȣÞƴƓèƥȤ 

P2-07� ŁPÉńO;@^ƩĚǕƌMŪĨŝÏ�  

*ƈƖ4/ô, ǩƖń²��¾ǝ¢ƩȣÓêƓèȤȥƤÇÒĻȣJAXAȤȥĒőǎżȣȅűêȤ 
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土星氷衛星の地質学的研究に基づく 

エンセラダスとディオーネの熱的再活性化の発見 

○平田直之１ 宮本英昭１   １東京大学総合研究博物館

土星の衛星エンセラダスは火山活動を有する．この活動の継続期間は明らかにされていな

かった．土星系の環-衛星系に生じる活発な相互作用 [1]に着目し，エンセラダス放出物の

行方を調査した．その結果、近傍の複数の小型衛星上にて厚いエンセラダス由来堆積物を発

見した[2]．これらの堆積物のクレーター年代は，いずれの衛星でも，約数千万年であった．

この年代はエンセラダスの火山活動が短期間に限られることを示唆するものだった [2]． 

さて，この火山活動の熱源は潮汐加熱とされている[3]．そしてこの加熱は，(やや外側の

軌道をもつ)ディオーネとの軌道共鳴によって維持されている．エンセラダスが急速に活性

化したのなら，ディオーネにも何らかの変化が起きていてもおかしくはない． 

そこでディオーネにも熱的活動があるのではないかと私たちは考えた．ディオーネには，

Wispy 構造と呼ばれる亀裂が存在する(図１)．画像解析を行い，ディオーネの Cross-

Cutting Relation を調べた．その結果，Wispy 構造は数千万年以下の年代に制約されること

がわかった．氷衛星上の亀裂は，過去における衛星の体積膨張の痕跡とされている[4]．そ

れゆえ上述の結果は，数千万年以内にディオーネの体積が急激に膨張したことを示唆する． 

衛星に加熱が生じると，氷地殻に熱膨張が発生することが知られている[4]．つまり，デ

ィオーネの体積の膨張はその熱的活性化を示唆する．さらに２つの年代の近さは，エンセラ

ダスの活性化とも関連しているのかもしれない．これらの概要について報告する． 

図１(a)土星の衛星ディオーネの後行半球．半球全体にわたって白い筋状の構造(Wispy 構造)が認

められる．(b)，(c)は拡大図 (使用画像:N1532404843，N1507748228，N1569826794)． 

引用文献  [1] N. Hirata and H. Miyamoto (2012), Icarus 220, 106–113. [2] N. Hirata, H. 

Miyamoto, and A. P. Showman (2014), GRL, in Press. [3] J. H. Roberts, and F. Nimmo (2008), 

Icarus, 194, 675-689. [4] F. Nimmo (2004), JGR: Planets, 109(E12), E12001. 
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真空下における粉体熱伝導率の空隙率依存性測定実験と
微惑星の初期熱進化への応用

○坂谷 尚哉 1, 小川 和律 2, 本田 理恵 3, 荒川 政彦 4, 田中 智 2

1総合研究大学院大学, 2宇宙航空研究開発機構, 3高知大学, 4神戸大学

現在の惑星形成論においては、原始太陽系星雲中のダストが集積して微惑星と呼ばれる高
空隙率天体が形成し、それらが衝突合体・破壊過程を経て現在の太陽系天体へと進化したと
考えられている。微惑星はダストの集合体である粉体と考えられているが、その熱伝導率は
空隙のない岩石に比べて 2-3 桁低い値を持つことが知られており、微惑星が粉体であること
がその熱進化に大きな影響を与えたと考えられる。更に微惑星は、熱進化の過程で高温に達
し、ダストの焼結によって高い機械的強度を獲得し、衝突による結果 (反発、合体、破壊) は
その前後で異なることが予想される。焼結が起こるタイミングをコントロールする主要な物
性は粉体微惑星の熱伝導率である。しかし、粉体物質の熱伝導率に関してはこれまで系統的
な実験が乏しかったため、粉体内の熱輸送メカニズム自体の理解が浅く、信頼性のある熱伝
導率モデルは存在しない。そこで、本研究は個々の依存パラメータをコントロールした状況
において真空下で粉体の熱伝導率測定実験を系統的に行うことによって、粉体の熱輸送メカ
ニズムの総合的な理解、および熱伝導率モデルの構築を目指している。
我々はこれまでに真空中 (0.01 Pa 以下) での粉体熱伝導率の粒径・温度・圧縮応力依存性

についての実験を続けてきた。これまでの実験では空隙率 40% 程度のサンプルを用いたが、
最近の理論的研究では微惑星の空隙率は 90% 以上であった可能性が指摘されている。そこ
で今回新たに空隙率依存性を調べる実験を行った。サンプルは微惑星の条件に近い平均粒径
5 µm のガラスビーズを用い、ふるいを通した自由落下、タッピング、および圧縮により空
隙率を約 50%～86% に調整した。各サンプルの真空下での熱伝導率測定実験の結果、常温
における熱伝導率と空隙率の関係は Krause et al. (2009) と調和的であった。我々は更に各
サンプルに対して熱伝導率の温度依存性を合わせて測定することにより、固体伝導と輻射伝
導の寄与を実験的に決定した。特に輻射伝導率は温度に強く依存するため、各寄与率を決定
することによって広い温度範囲に対して実験結果を適用することが可能である。本実験によ
って決定した固体伝導率と輻射伝導率の空隙率依存性の結果を下図に示す。この結果、調査
した空隙率の範囲において固体伝導率は 1桁以上変化し、輻射伝導率は空隙率約 0.7 以上で
直線的な増加を示した。また、微惑星のような高空隙率粉体の場合、実効的な熱伝導率の約
50%、もしくはそれ以上は輻射による寄与が占めていることが明らかとなった。
更に、上記実験を含む一連の実験で明らかにした空隙率・粒径・温度・圧縮応力の依存性

を総合して、熱輸送メカニズムの考察を行い、粉体熱伝導率モデルを構築した。これを用い
て岩石または氷からなる高空隙率微惑星の熱進化計算を行って、焼結が起こる条件およびタ
イミングを制約し、それが惑星形成過程に与える影響を考察した。

図 : 本研究の実験
によって決定した
温度  300 K にお
ける固体伝導率
(左) と輻射伝導率
(右) の空隙率依存
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衛星形成の舞台となる周惑星円盤の形成・進化について

○藤井悠里1、小林浩1、奥住聡2、犬塚修一郎1
1名古屋大学、2東京工業大学

　ガス惑星がガスを捕獲する際には、角運動量の保存からその周りに周惑星円盤と
呼ばれるガス円盤が形成されることが知られている。この周惑星円盤はガス惑星へ
の質量供給を特徴づけるばかりでなく、衛星系の形成現場であると考えられてお
り、非常に重要な天体である。衛星形成の詳細な理解を目指し、我々はこれまでに
その土台となる周惑星円盤の形成および進化の研究を行ってきた。周惑星円盤形成
初期には原始惑星系円盤から質量流入が続いている。一般的に、円盤は角運動量輸
送によりガス降着して進化する。周惑星円盤では、磁気回転不安定性
(Magnetorotational Instability: MRI)が角運動量輸送を促し、その円盤面密度が決
まっていると考えられていた。しかし、Fujii et al. (2014)により周惑星円盤では、
公転周期が短く磁気拡散の時間スケールが小さいため、MRIは起こらないことが明
らかになった。MRIによるガス降着が期待できないため周惑星円盤の面密度は質量
流入に応じて増大する。円盤が重力的に不安定になると、円盤中に形成されるスパ
イラル形状の構造による密度波が立つ。それによって角運動量輸送が起こり、ガス
降着が可能となる。その結果形成される周惑星円盤の面密度は非常に大きく、ガス
降着による加熱は極めて大きい。そのため、周惑星円盤の温度は2000-3000Kにも
達する。約1500Kを越えるとシリケイトのような固体成分が昇華してしまうため、
質量流入が活発だった時期には周惑星円盤には固体成分が存在しなかった可能性が
高い。したがって、ガリレオ衛星のような規則衛星は質量流入が止まった後に円盤
が冷えていくと同時に凝縮した固体成分によって形成されたと考えられる。この示
唆は、これまでの衛星形成論とは全く異なる新しいものである。本講演では、高温
の周惑星円盤が衛星形成に与える影響について議論する。
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レゴリス対流による小惑星表面更新のタイムスケールの推定 

○山田智哉，安藤滉祐，諸田智克，桂木洋光

名古屋大学大学院環境学研究科 

『はやぶさ』による高精度探査データの解析により，小惑星イトカワの表面は天体

衝突起源の地震動で常に更新され続けてきた可能性が指摘されている．例えば，表面

のレゴリス層では流動化・分級した跡が観測され[1]，持ち帰られた微粒子の宇宙線照
射年代はおよそ 1～3 Myrと比較的若いことが知られている[2]．一方，地上の室内実
験ではレゴリスのような粉体に振動を加えると粉体対流が容易に生じることが知られ

ている（e.g. [3]）．しかし，イトカワをはじめとする小惑星のような微小重力環境下に
おいて粉体対流による表面更新がどのようなタイムスケールで起こるのかという点に

関しては，定量的議論がこれまで十分になされて来なかった． 
この問題を解決するために，我々は定常な鉛直振動を加えたガラスビーズ層の粉体

対流速度のスケーリング則を実験的に求めた．その結果，粉体対流の速度はほぼ重力

加速度に比例することが分かった[4]．この実験結果より，粉体対流は微小重力環境下
においても（その速度は小さくなるが）発生し得るということが示唆された． 
本研究では，実験で求められた粉体対流速度のスケーリング則に加えて，メインベ

ルト小惑星（MBA）もしくは地球近傍小惑星（NEA）における天体衝突頻度モデル[5]
と小惑星の衝突励起地震モデル[6]を組み合わせ，小惑星上で起こる粉体対流による表
面更新のタイムスケールT [Myr]を小惑星直径の関数として求めた． 
求めたTの表式をイトカワに適用し（先行研究[1,2]で推定されたエネルギーの変換効

率：η = 10ିସ，衝突励起地震のQ値：Q = 2000等を用い），NEA の衝突頻度を仮定す
るとT = 17 Myrとなり，MBAの衝突頻度を仮定するとT = 11 Myrとなることが分かっ
た．このタイムスケールはイトカワの衝突寿命より短い．すなわち，本研究により，イト

カワのような小天体表面においても対流による小惑星の表面更新がその寿命内に十分

に可能であることが明らかになったと言える． 

[1] H. Miyamoto et al., Science 316, 1011 (2007).   
[2] M. M. M. Meier et al., LPSC abstract #1247 (2014).   
[3] A. Garcimartín et al., Physical Review E 65, 031303 (2002).  
[4] T. M. Yamada and H. Katsuragi, Planetary and Space Science, in press, Vol.100, 
Page 79-86 (2014).   
[5] D. P. O’Brien and R. Greenberg, Icarus 178, 179-212 (2005).   
[6] J. E. Richardson Jr. et al., Icarus 179, 325-349 (2005). 
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図 1．(a) 太陽-⽊木星系の L3 に付随する不不変多様体．
(b) Loop mapを⽤用いて極座標平⾯面に射影した不不変多様
体と lobe構造． 

トロヤ群⼩小惑星の L4-L5間遷移現象の⼒力力学的機構 
○⼤大島健太，柳柳尾朋洋

早稲⽥田⼤大学 基幹理理⼯工学研究科 機械科学専攻 

近年年，太陽-⽊木星系 (Tsiganis et al. (2000)) と太陽-地球系 (Connors et al. (2011)) 
において，トロヤ群⼩小惑星が安定なラグランジュ点 L4 および L5 の近傍間を遷移する現象 
(jumping Trojan現象) が数値計算によって確認されたが，その⼒力力学的機構は未だ完全には
解明されていない．本発表では，制限三体問題および制限四体問題の枠組みに基づき，不不安
定なラグランジュ点 L3 に付随する不不変多様体が織り成す lobe ダイナミクスの観点から，
jumping Trojan現象の⼒力力学的機構を明らかにする． 
具体的には，まず太陽-⽊木星系のラグランジュ点 L3近傍から伸びる不不変多様体は，図 1(a)

のように，配位空間において多数のループを描く．そこで各ループの転向点を極座標平⾯面に
射影する loop map と呼ぶ⼿手法を導⼊入し，不不変多様体を射影した結果，図 1(b)のように安
定多様体と不不安定多様体で囲まれる⼀一連の lobe 構造を得た．さらに，jumping Trojan 現
象を引き起こす⼩小惑星の軌道は，これらの⼀一連の lobe 構造の交差領領域を順番に乗り移りな
がら最終的に L4と L5の近傍間を遷移することが分かった． 
⼀一⽅方，太陽-地球系の制限三体問題においては，L3に付随する不不変多様体は lobe 構造を形

成せず，jumping Trojan現象は確認されなかった．そこで，太陽-地球系に⾦金金星の摂動を加
味した円制限四体問題 (bicircular model) を導⼊入し loop mapを適⽤用したところ，図 2に
⽰示す lobe 構造を得た．ここで，bicircular model は時間に陽に依存するモデルであるため，
Du Toit et al. (2009) の⼿手法を応⽤用して，L3に付随する不不変多様体に対応するセパラトリ
クスを可視化している．図２において，⼆二つの lobe の交差領領域内の点から時間前⽅方・後⽅方
に数値積分することで，太陽-地球系においても jumping Trojan 現象の軌道を確認できた． 
本発表では，以上の jumping Trojan 現象の⼒力力学的機構に加えて，地球-⽉月系の L4および

L5の近傍を探査する宇宙機の軌道設計への応⽤用についても議論論する． 

 

ｐｄｆに変換してから投稿し     

図 2．太陽-地球系に⾦金金星の摂動を加
えた結果得られた，L3 に付随する
lobe構造． 
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ⅆᫍẼࡢࡑࡣ 95㸣ࡀ㓟Ⅳ⣲࡛ᵓᡂࡾ࠾࡚ࢀࡉ㸪ᴟ࡛ࡣจ⤖ࡢࢫࣛࢻ࡚ࡋ

Ꮨ⠇ᴟෙࡀ⏕ᡂࡿࢀࡉ㸬ࡢࡑ⣙༙ศࡣẼ୰࡛㓟Ⅳ⣲ࡀจ⤖ࡢࢫࣛࢻ࡚ࡋ㞼⢏

㸬ࡿ࠸࡚ࢀࡽ࠼⪄ࡿࢀࡉᡂ⏕࡛࠸ὀࡾ㝆ᆅ⾲㠃ࡀࢀࡑ㸪ࡾ࡞

ⅆᫍࡢᴟᇦࡢ ᗘሙࡣ㸪ࡢࡑ㖄┤ศᕸࡀᆅ⾲㠃ࡽ㧗ᗘ⣙ 30km ࡢ㓟Ⅳ⣲ࡰ࡛ࡲ

จ⤖᭤⥺ἢࡀࡇࡿ࠸࡚ࡗ Mars Global Surveyor ᦚ㍕ࡢ Thermal Emission Spectrometer 

(MGS-TES)ࡧࡼ࠾㟁Ἴ᥏ⶸ(MGS-RO)㸪ࡓࡲ Mars Reconnaissance Orbiter ᦚ㍕ࡢ Mars Climate 

Sounder (MRO-MCS)ࡿࡼほ ࡿ࠸࡚ࢀࡉ♧ࡾࡼ [Colaprete et al., 2008; Hu et al., 2012]㸬ࡇ

ࡽࡉ㸪ࡾ࠾࡚ࡋ♧ࢆࡇࡿ࠸࡚ࡗ࡞㣬≧ែࡢ㓟Ⅳ⣲ࡀᗘሙ ࡢᴟኪࡢⅆᫍࡣࡇࡢ

 MGS ᦚ㍕ࡢ Mars Orbiter Laser Altimeter (MGS-MOLA)ࡸ MRO-MCS ࡇ㸪ࡣ࡛ ほࡿࡼ

ࡿ࠸࡚ࡋ၀♧ࢆࡇࡿ࠶ࡀ㝆㞷ࡢࢫࣛࢻ㡿ᇦࡢ  [Ivanov and Muhleman, 2001; 

Colaprete et al., 2003; Hayne et al., 2012, 2014]㸬ⅆᫍࡢᴟኪᏑᅾࡿࡍ㞼⢏ࡣ㸪⢏ᚄ᭱ࡣ࡛

50㹼���ȝP ⛬ᗘ㸪ᴟ࡛ࡣᖹᆒ࡚ࡋ༡ᴟࡢ⣙ 2 ಸࡢ⢏ᚄࡿ࠸࡚ࢀࡽ࠼⪄ࡿ࡞[Hu et al., 

2012]㸬 

ഴᅽᏳᐃὴࡣ㞼⏕ᡂࡢ㸪ᴟᇦ࡛ࡣ࡛✲◊ࡓ࠸⏝ࢆ(MGCM)ࣝࢹࣔ⎔ⅆᫍẼᚠࡓࡲ

㸬[Kuroda et al., 2013]ࡿ࠸࡚ࢀࡉ၀♧ࡀࡇࡿ࠸࡚ࡅཷࡃࡁࢆᙳ㡪ࡢẼἼືࡿࢀࡉ⾲௦
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ᮏㅮ₇࡛࠺ࡼࡢࡇࡣほ ࡽࣥࣙࢩ࣮࣑ࣞࣗࢩ᫂ࡿ࠸࡚ࡁ࡚ࡗ࡞ࡽ㸪ࣛࢻ

㸬ࡿࡍ㆟ㄽ࡚࠸ࡘẼ⎔ቃࡢⅆᫍᴟᇦࡿࢀࡉ⾲௦㝆㞷ࢫ

(ཧ⪃ᩥ⊩) 
Colaprete et al., J. Geophys. Res. 108, doi:10.1029/2003JE002053,  2003. 
Colaprete et al., Planet. Spa. Sci. 56, 150–180, 2008.  
Hayne et al., J. Geophys. Res. 117, doi:10.1029/2011JE004040, 2012. 
Hayne et al., Icarus 231, 122-130, 2014. 
Ivanov and Muhleman, Icarus 154, 190-206, 2001. 
Hu et al.,  J. Geophys. Res. 117, doi:10.1029/2012JE004087, 2012. 
Kuroda et al., Geophys. Res. Lett. 40, 1484-1488, 2013. 
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火星ダスト巻き上げスキームの大気大循環モデル DCPAMへ
の実装及びダスト巻き上げフラックス診断実験

⃝荻原弘尭 1,高橋芳幸 2,石渡正樹 3,小高正嗣 3,林祥介 2

1北海道大学大学院理学院, 2神戸大学大学院理学研究科, 3北海道大学大学院理学研究院

はじめに
火星では大気中のダストが放射を介して大気熱構造に影響している. 従って,ダスト分布を決めるダスト循環
(ダスト巻き上げ,乱流混合,移流,重力沈降)が重要な過程となっている (Leovey, 2001). その様な観点から,
各国の研究グループでダスト循環過程スキームを組み込んだ大気大循環モデルによる計算が行われている
(Kahre et al., 2006; Newman et al., 2002). これに対して,我々が開発を進めてきた大気大循環モデル DCPAM
(高橋, 2013)には,ダスト循環過程スキームを組み込んでいなかった. 本研究では, DCPAMにダスト循環過
程スキームの中の一つであるダスト巻き上げスキームを実装し,放射不活性なダストの巻き上げ診断実験を
行い,その結果を先行研究と比較する. 本研究で実装したダスト巻き上げスキームはダスト循環過程スキー
ムの一つであり,今後は,ダスト循環過程の残りの過程を取り入れた計算を行う予定である.

モデルと実験設定
地球流体電脳倶楽部で開発されている大気大循環モデル DCPAMを用いる. DCPAMでは 3次元球面プリミ
ティブ方程式を用いている. 放射過程では, CO2 と大気ダストを考慮した放射スキームを用いる (Takahashi
et al., 2003; 2006). 放射スキームに与えるダスト分布は一定のものを用いる. 乱流過程はMellor and Yamada
(1982)レベル 2.5に従って決めた鉛直拡散係数を用いて評価する. 地表面過程は Beljaars and Holtslag (1991)
の方法で評価する. 地表面特性 (地表面熱慣性,地表面アルベド,地形高度)にはマーズグローバルサーベイ
ヤーの観測結果を用いる. 数値解法としては水平方向にはスペクトル法 (三角形切断,全波数 21),鉛直方向に
は差分法 (鉛直層数 36)を用いる. ダスト循環過程には,ダストの巻き上げ,乱流拡散,移流,重力沈降がある.
本研究では,ダストの巻き上げスキームのみを実装する. 具体的には,モデルで解像される風応力によるダス
ト巻き上げとして KMHスキーム (Kahre et al., 2006),モデルで解像できない塵旋風によるダスト巻き上げと
して DDAスキーム (Newman et al., 2002)を DCPAMへ実装した.

結果
上記のモデルを用いてダスト巻き上げフラックス診断実験を行った. その結果,風応力によるダストフラッ
クスは極冠の縁と Ls = 180◦ − 270◦ での南緯 30度付近で大きくなった. この緯度分布の季節変化は Kahre
et al. (2006)の結果と整合的である. しかしフラックスの大きさは, DCPAMの方が大きくなっている. この
差は鉛直層数の違いや乱流混合の評価の仕方に関係すると思われる. また,塵旋風によるダストフラックス
は Ls = 270◦ − 300◦ の南緯 30度付近で大きくなっている. この結果は Newman et al. (2002)の結果と整合
的である.
地表面特性は大気場に影響を及ぼし,その結果,ダストフラックスにも影響する可能性がある. よって,今後
地表面特性を変えたダストフラックスの感度実験を行い,地表面特性によってダストフラックスがどの程度
変動するかを調べる予定である. 更に乱流拡散,移流,重力沈降を取り入れた実験を行う予定である.
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Ẽᚠ⎔ࣔࡢࡵࡓࡢࣝࢹᨺᑕࣔࣝࢹ㛤Ⓨ: 

ྠᮇᅇ㌿ᝨᫍẼ 

す ᑗᚨۑ ࡌ࣮ࡻࡌࡶࡋࡣ ,1 2, ᮏ ᆂ 3, 㧗ᶫ ⰾᖾ 1,

▼Ώ ṇᶞ 3, 㧗ᶫ ᗣே 3, ᯘ⚈ 1 

1 ⚄ᡞᏛᏛ㝔⌮Ꮫ◊✲⛉, 2ᒸᒣᏛᏛ㝔⮬↛⛉Ꮫ◊✲⛉, 3 ᾏ㐨Ꮫ⌮Ꮫ㝔 

1. ࡵࡌࡣ

⣔እᝨᫍࡢẼ⎔ቃࢆ᥎ᐃࡣࡵࡓࡿࡍẼᚠ⎔ࣔࣝࢹ(GCM)ࡀ᭷⏝࡛ࡾ࠶, ᡃࡣࠎᆅ

⌫ᆺᝨᫍࡢẼࢆᣢࡓࡗ⣔እᝨᫍࢆᐃࡋ, GCM࡛⏝ࡢࡵࡓࡿ࠸ᨺᑕࣔࣝࢹ㛤Ⓨࢆ㐍࠸࡚ࡵ

GCM .ࡿ ࡛⏝ࡿࢀࡉᨺᑕࣔࡣࣝࢹ, k-ศᕸἲࡾࡼ࡞Ỵᐃࡓࢀࡉ྾ಀᩘࢀࡽ࠸⏝ࡀ

྾ಀᩘ࡞⬟ྍ⏝᮲௳࡛㐺ࡢࡑࡣ࡚࠸࠾⣔እᝨᫍࡿࢀࡉᐃࡀᗘᅽຊ⎔ቃ ࡞ࠎᵝ ,ࡀࡿ

ࣛࣇᨺᑕ ,ࡉගᏛ≉ᛶ(ගᏛⓗཌࡢᝨᫍẼࡿ࡞㇟ᑐ ,ࡣࠎᡃ࡛ࡇࡑ .ࡿ࠶ࡀᚲせ࠺ࢆ

ࡶࢆගᏛ≉ᛶࡢࡑ ,ࡋ⟭ィ࡚ࡗࡼࣝࢹline-by-line ᨺᑕࣔ ࢆ(ࢫࢡࢵ GCM⏝ࡢᨺᑕ

  .ࡿ࠸࡚ࡵ㐍ࢆタィ࡛㛤Ⓨࡿࡍసᡂࢆࢻ࣮ࢥ

ᮏⓎ⾲࡛ࠊࡣᮏᨺᑕࣔࡢࣝࢹᴫせࢆሗ࿌ࡶࡿࡍ, ྠᮇᅇ㌿ᝨᫍࡢ㐺⏝ྍ⬟࡞ᨺᑕ

ࡿࡼࣝࢹline-by-lineࣔ ࡚࠸ࡘࣝࢹࣔ 1ḟඖィ⟬ࡶ㋃࡚࠼ࡲ㆟ㄽࠋࡿࡍ 

2. ᴫせࣝࢹࣔ

ࡣࣝࢹࣔ ࢆࢱ࣓ࣛࣃගᏛࡢ࡞✚྾᩿㠃ࡢẼศᏊ .ࡿ࡞ࡽ㒊ศࡢࡘ3 line- by-

line ἲࡾࡼィ⟬ࡿࡍ line-by-line ⾜ࢆ⟭ᨺᑕィࡢẼ ,ࡶࢆࢱ࣓ࣛࣃගᏛ ,ࣝࢹࣔ

ࣔ⎔ᚠࡶࢆࢱ࣓ࣛࣃගᏛࡓࢀࡉ⟭ィࡾࡼࣝࢹline-by-lineࣔ  ,ࣝࢹᨺᑕఏ㐩ࣔ࠺

  .ࡿ࠶࡛ࣝࢹk-ศᕸࣔ ࡿࡍ⟭ィࢆࢱ࣓ࣛࣃගᏛࡢ⏝ࣝࢹ

line-by-line  ,.HITRAN (Rothman et al., 2013), HITEMP (Rothman et al ,ࡣࣝࢹࣔ

ࡣᙧࡢ⥺྾ .ࡿࡍ⟭ィࢆ✚྾᩿㠃ࡢẼศᏊࡶࢆࢱ࣮ࢹ⥺྾ࡢ (2010 voigt ⥺ᆺ, 

྾⥺ࡢ୰ᚰࡽ 25 [cm-1] cut off ࡣ㐃⥆྾ࡢ࡞ỈẼ .ࡿ࠸࡚ࡅ࠺ࡶࢆ MT_CKD 

㐃⥆྾ࣔࣝࢹ (Mlawer et al., 2012) ࢆ࡚ࡗィ⟬ࡿࡍ.  

ᨺᑕఏ㐩ࣔࡣࣝࢹ, Ẽᩓࡔࢇྵࢆ 2ὶ㏆ఝ(Toon et al., 1989)ࡾࡼᨺᑕఏ㐩ࢆゎ

  .ࡿ࠸࡚࠸

k-ศᕸࣔࡣ࡛ࣝࢹ, line-by-line ࣔࡃࡼࢆࣝࣇࣟࣉࡢࢫࢡࢵࣛࣇࡿࡼࣝࢹ⌧ࡍ

࠺ࡼࡿ GCM ࢆᩘࡢ(ࢻࣥࣂࣈࢧ)ࢻࣥࣂἼᩘ ,ࡏࢃྜ㇟ィ⟬ᑐ .ࡿࡍ⟭ィࢆ྾ಀᩘࡢ⏝

㑅࡛ࡇࡿࡍࣝࢹࣔ࡞࠺ࡼࡿ, ィ⟬⢭ᗘࢆࢺࢫࢥᑐ㇟࡚᭱ࡏࢃྜ㐺࡛ࣝࢹࣔࡿࡁ

┠ᣦ࡚ࡋ㛤Ⓨࢆ㐍ࡿ࠸࡚ࡵ.  
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ಉظճసେؾͷ࣮ݧ:

னؒ༌ૹʹؔ͢Δݕ౼

⃝ੴ ਖ਼थ 1, Ѩ෦ ๛ 2, ຊ ܓ 1, ڮߴ ๕ 3 தౡ ݈հ 4, ྛ հ 3

1େɾཧ, 2౦େɾཧ, 3ਆށେɾཧ, 4भେɾཧ

͡Ίʹ

,ଟ༷ੑΛ୳Δ͜ͱΛతͱͯ͠ީؾͷ֎ܥ զʑ͜Ε·Ͱʹ, ਫৠؾΛؚΉٿతͳେؾΛ
ΔGCMؔ͢ʹީؾճసͷظಉͭ࣋ .Λ͓͜ͳ͖ͬͯͨݧ࣮ ԋߨͷࡢ (ੴଞ, 2013 ߨ
ԋձ) Ͱ, ٿେؾ༻์ࣹεΩʔϜͱ؆୯ͳӢεΩʔϜΛಋೖͨ͠߹ʹ͓͚Δେؾ॥ͱன
ؒ༌ૹͷ݁ՌΛࣔͨ͠. ͜͜Ͱ, ͦΕΒʹରͯ͠Ӣͷଘ͕ࡏ༩͑ΔޮՌʹ͍ͭͯௐΔͨΊ,

Ӣ͕ແ͍߹ʹ͍ͭͯͷ࣮ݧΛ࣮͠ࢪ, Ӣ༗Γͷ߹ͱӢແ͠ͷ߹ͱͷൺֱΛͨͬߦ.

Ϟσϧ͓Αͼ࣮ݧઃఆ

༻͍ͨϞσϧେؾେ॥Ϟσϧ DCPAM ,ଞڮߴ) 2013)Ͱ͋Δ. ͦͷྗֶաఔ ໘ٿݩ࣍3
ϓϦϛςΟϒํఔ͔ࣜܥΒΓ, ਫฏํʹٿ໘ௐവมʹΑΔεϖΫτϧ๏, Ԗํʹ
σ .Ͱͷࠩ๏Λ༻͍͍ͯΔܥඪ࠲ ์ࣹաఔͰ, ਫৠؾ, CO2, ӢʹΑΔ์ࣹͷٵऩͱࢄཚΛྀߟ
͢Δ (Chou and Lee, 1996; Chou et al., 2001). ੵӢରྲྀʹ͍ͭͯ, Relaxed Arakawa-Schubert

εΩʔϜ (Moorthi and Suarez, 1992) Λ༻͍ͨ. Ӣਫྔͷൃؒ࣌ల, ੵӢରྲྀεΩʔϜͷ݁Ռ͔
Β͞ࢉܭΕΔੜ߲, Ϟσϧʹ༩͑Δফ໓ͮ͘جʹؒ࣌ফ໓߲, ҠྲྀΛൃྀؒ࣌ͨ͠ߟలํఔࣜΛ
.ΊΔٻ͍ͯ༺ Ӣফ໓ؒ࣌Λ 0 ͱ͢Δ͜ͱʹΑΓ, Ӣແ͠ͷ߹ʹ͍ͭͯͷ࣮ݧΛͨͬߦ. શٿͷ
ද໘ʹରͯ͠প݅ΛԾఆͨ͠. ೖࣹ์ࣹͱͯ͠, ಓ্ͷΛ߃Լͱ͢Δݻఆͨ͠
Λ༩͑Δ. ٿͷͰ֨نԽͨࣗ͠స֯ Ω∗ ʹ, 0 ͔Β 1 ·Ͱͷ 7 ௨ΓͷΛ༩͑ͨ.

ଠཅఆ, ܘ, ද໘ؾѹͳͲٿͷΛ༻͍ͨ. Ϟσϧͷղ૾ T42L22 ͱͨ͠.

ਤ 1 : ٿେؾͷऩࢧ. ,߹ਤ͕Ӣ༗Γͷࠨ

ӈਤ͕Ӣແ͠ͷ߹. ⃝  OLR, ! ன͔ٿ
Βͷݦ༌ૹྔΛٿ໘ੵͰׂͬͨͷ, ⋆ ன
͔ٿΒͷજ༌ૹྔΛٿ໘ੵͰׂͬͨͷ.

݁Ռ

Ӣ༗ΓͱӢແ͠ͷ߹Ͱனؒ༌ૹྔͷൺֱ
Λͨͬߦ. ఆৗঢ়ଶΛԾఆ͢Δͱ, ٿ OLR

(ਤதͷ⃝)னؒ༌ૹྔʹ͘͠ͳΔ. Ӣ
༗Γ/ແ͠ʹΑΒͣ, னؒ༌ૹྔ Ω∗ ʹ΄
ͱΜͲґଘ͍ͯ͠ͳ͍. ͜ͷཧ༝ͱͯ͠, ன
ٿ OLR ࣹग़ݶքʹΑΓ੍͞ݶΕ, னؒ
༌ૹྔೖࣹ์ࣹྔͱࣹग़ݶքͷࠩͰܾఆ͞Ε
ΔͨΊͰ͋Δͱզʑ͍ͯ͑ߟΔ. Ӣ༗Γ/Ӣ
ແ͠ͷҧ͍, ༌ૹྔͷ༁ʹݱΕΔ. Ӣ༗
Γͷ߹, Ω∗ ʹΑΒͣ, જ༌ૹྔ (ਤதͷ
⋆) ༌ૹྔݦ͕ (ਤதͷ !) ʹൺͯখ͍͞.

͜Εʹରͯ͠, Ӣແ͠ͷ߹, Ω∗ = 0.75 ʹ͓͍ͯજ༌ૹྔ͕ݦ༌ૹྔఔ·Ͱ૿Ճ͢Δ.

Ω∗ = 0.75 ʹ͓͚Δજ༌ૹओʹன͔ٿΒٿʹҠಈ͢ΔཚʹΑ͓͖ͬͯͯىΓ (ਤࣔ
͞ͳ͍), Ӣ༗Γͷ߹ʹཚͷ׆ಈ͕Լ͢Δ͜ͱ͕Θ͔ͬͨ.
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ॳظՐେؾதͷओ݁ڽରྲྀͷೋݩ࣮࣍ݧ

ʵ Ӣͷ֩݁ڽࠞ߹ൺʹର͢Δґଘੑ ʵ

Լୡࢁ 1, খߴਖ਼࢚ 2, ਿߞࢁҰ࿕ 3, ⃝தౡ݈հ 4, ੴਖ਼थ 2,

ᖒ 5, ๕ڮߴ 6, ྛհ 6

,ཧӃࠃ1 2େɾཧ, 3ISAS/JAXA, 4େɾཧ, 5ཧݚ AICS, 6ਆށେɾཧ

1. ͡Ίʹ
ॳظͷՐʹ͓͍ͯେؾओͰ͋Δ CO2 ͷ͍ͨͯͬ͜ىʹൣ͕݁ڽͱ͑ߟΒΕ, ͦͷࡍʹ
ੜ͡Δ CO2 ණӢͷࢄཚԹࣨޮՌԹஆͳީؾΛΒͨ͠ཁҼͱͯ͠͞ڀݚΕ͍ͯΔ (Forget et

al., 2013). ,ґଘ͘͠ڧʹཚԹࣨޮՌӢͷࢄ େؾओͰ͋Δ CO2 ͷ݁ڽΛͱͳ͏ରྲྀ
ӢͷΛܾΊΔཁҼͷҰͭͱͯ͠ॏཁͳׂΛՌͨ͢ͱ͑ߟΒΕΔ. Colaprete et al. (2003)

ओ݁ڽΛ͏ରྲྀΛ͠ߟ, ͦͷੑ࣭݁ڽʹඞཁͳྟքൺʹ͘ڧґଘ͢ΔͰ͋Ζ͏͜
ͱΛओுͨ͠. ͔͠͠ରྲྀʹͱͳ͏Ӣͷʹ͍ͭͯͷใ΄ͱΜͲಘΒΕ͍ͯͳ͍. ͜ͷ
ʹର͠, զʑେؾओͷ݁ڽΛྀͨ͠ߟ 2 ͢ੵؒ࣌Ӣղ૾ϞσϧΛ։ൃ͠,͜ΕΛݩ࣍
Δ͜ͱʹΑΓओ݁ڽΛ͏ରྲྀͷ౷ܭతฏߧঢ়ଶʹ͓͚ΔྲྀΕͱӢͷΛௐ͖ͯͨ. ຊ
ൃදͰྟքൺ, ͓ΑͼӢͷੜͱॏྗ߱ʹӨڹΛ༩͑ΔύϥϝʔλͰ͋Δ֩݁ڽࠞ߹ൺ
ʹର͢ΔґଘੑΛத৺ʹ, ͜Ε·Ͱ͖ͨͯͬߦ࣮݁ݧՌΛใ͢ࠂΔ.

2. Ϟσϧͱࢉܭઃఆ
.ΜͩͷͰ͋ΔࠐաఔΛऔΓ݁ڽओʹܥํఔࣜ४ѹॖࢧ ྔؾຊͷେج 2.0× 105 Pa

ͱ͢Δ. ॳظԹߴ 20 km ΑΓԼͰס૩அݮ, ߴ 20 km ͔Β 50 km ·Ͱৠؾѹ
,ઢۂ ߴ 50 km ΑΓ্ͰԹͱ͢Δ. දԹ࠷ԼͷॳظԹ (273 K)ʹݻఆ͢Δ. ์ࣹա
ఔཅʹղ͔ͣ, ߴ 0 km ͔Β 50 km ʹྫྷ٫ −0.1 K/day ͷਫฏҰ༷ྫྷ٫ (Kasting, 1991),

ߴ 50 km ΑΓ্Ͱχϡʔτϯྫྷ٫Λ༩͑Δ. ྟքൺ 1.0 ͱ 1.35 (Glandorf et al., 2002),

ࠞ߹ൺ֩݁ڽ N∗  5.0× 108, 5.0× 106, 5.0× 104 kg−1 ͱ͠ (Forget et al., 2013), ܭ 6 ௨Γ
ͷ࣮ݧΛߦͳ͏. Ҭਫฏྖࢉܭ 100 km, Ԗ 80 km, ਫฏִؒࢠ֨ 500 m, Ԗ 400 m

Ͱ͋Δ.

3. Ռ݁ࢉܭ
ྟքൺ͕ 1.0 ͷ߹, .Δ͢ݱࠞ߹ൺʹΑΒͣ४ఆৗతͳྲྀΕͱӢ͕࣮֩݁ڽ ߴ݁ڽ
 ߴ) 20 km)ΑΓԼͰϕφʔϧରྲྀͱߏͨࣅͷס૩ରྲྀ͕ੜ͡, ΑΓ্Ͱॏߴ݁ڽ
ྗ͕ӽ͢Δ. Ӣॏྗͷ্ঢྲྀҬͰੜ͡, N∗ ͕େ͖͍΄ͲฏۉతͳӢີେ͖͘ͳΔ. ྟ
քൺ͕ 1.35 ͷ߹, ྲྀΕͱӢͷ֩݁ڽࠞ߹ൺʹґଘ͢Δ. N∗ = 5.0× 108 kg−1

ͷ߹ͷ݁ڽͷ༷ࢠྟքൺ͕ 1.0 ͷ߹ͱಉ༷Ͱ͋ͬͨͷʹର͠, N∗ = 5.0× 106 kg−1 ͓
Αͼ 5.0 × 104 kg−1 ͷ߹ʹ, ظ࣌ੜ͡ͳ͍͕݁ڽΕ࣋͞ΑΓ্ۭͰաྫྷ٫ঢ়ଶ͕ҡߴ݁ڽ
ͱ, .ΕΔΑ͏ʹͳΔݱʹޓަ͕ظ࣌ͷΠϕϯτͱͯ͠ੜ͡Δ͕ؒ࣌݁ڽ ͷӢͷ࣌Πϕϯτ݁ڽ
ൃୡ͢Δ༷ࢠ N∗ ʹΑͬͯมԽ͢Δ͜ͱ͕Θ͔ͬͨ. ಘΒΕͨӢཻͷαΠζͱ͔Βେ·͔ʹ
,ΒΕͨӢͷޫֶతް͞ੵݟ ԹஆͳॳظՐΛҡ࣋͢ΔʹඞཁͳࢄཚԹࣨޮՌ (Forget et al.,

2013;ޫా, .దͳͷͰͳ͔ͬͨʹ(2007 ͨͩ͠, ຊڀݚͰ N∗ Λ֤ࢉܭͰݻఆ͍ͯ͠Δͨ
Ί,͜ͷΛ͞Βʹ͢ٻΔʹ N∗ Λ༧ใ͢ΔϞσϧΛ༻͍ͨݕ౼͕ඞཁͰ͋Δ.
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すばる望遠鏡戦略枠観測「SEEDS」による
原始惑星系円盤および系外惑星探査
⃝工藤智幸 1, 田村元秀 1 2, 神鳥亮 1、臼田知史 1, 葛原昌幸 3,

橋本淳 4, 松尾太郎 5, SEEDS/HiCIAO/AO188 team.

1国立天文台, 2東京大学,3東京工業大学, 4オクラホマ大学, 5京都大学

「すばる望遠鏡戦略枠」とは他の追随を許さないユニークな観測装置 (またはその組み合わせ)を
用い、個人または個別グループの研究課題を超えて、長期に渡るまとまった観測を行おうという
ものである。2008年 7 月、系外惑星・円盤探査の大規模サーベイ「SEEDS(Strategic Exploration
of Exoplanets and Disks with Subaru)」が初めてのすばる望遠鏡戦略枠として採択され、2009年
10月に観測が開始された。

本観測は主に HiCIAO と呼ばれる高コントラスト近赤外線撮像装置と補償光学系 AO188との組
み合わせで行っている。HiCIAOは常温のコロナグラフ機構と差分光学系を備え、AO188と組合
せることで、すばる望遠鏡の回折限界の空間分解能と、明るい中心星から 0.1～1秒角の範囲で 4
～6桁の高コントラスト達成している。

SEEDS では、5年間で約 500 個の太陽質量程度の若い天体 (年齢 10 億年以下) の撮像サーベイを
行う。本プロジェクトは天体の種類によっていくつかのカテゴリーに分かれており、原始惑星系
円盤の形態を 0.06”程度の解像度で中心星のごく近傍 (約 0.1秒角)まで解明し、さらに若い星近
傍における木星質量程度の系外惑星を直接検出することを目標としている。

2014年 7月 14日現在、計 115夜で約 420天体の観測を遂行し、円盤の付随を示唆する数多くの新
しい結果や、未知の伴星候補天体の検出にいくつも成功している。本講演では、これまでの 4年
間に渡る SEEDS戦略枠全体の進歩状況と観測結果の紹介、そして最終年度に向けた展望につい
て報告する。
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A dynamical study on the habitability of the
exoplanet 40307 g

Ramon Brasser1, Shigeru Ida1, Eiichiro Kokubo2

1Earth-Life Science Institute, 2 National Astronomical Observatory of Japan

Recent observational results from the HARPS survey and the Kepler satellite indicate that about
half of all solar-type stars are host to a number of planets with periods shorter than 100 days
and masses lower than 30 Earth masses. These planetary systems are usually compact with the
planets residing on dynamically cold orbits. Their compactness makes it challenging to keep
them dynamically stable. We investigate the stability of the compact system surrounding the
K dwarf star HD 40307. It could host up to six planets smaller than Neptune, five of which
are within 0.25 AU with a sixth (planet g) out at 0.6 AU in the middle of the habitable zone.
We analyse the system’s dynamical stability using numerical simulations and frequency analysis
from initial conditions that lie within the observational uncertainties. We report the most stable
solution deviates about 3.1σ from the published values. The system is stable if planets e and
f are apsidally aligned, and planets b and c should also be aligned. These alignments require
two eccentricity modes to be damped, posing constraints on the formation, and the past tidal
evolution of the system. We study how the dynamics of the system affects the habitability
of planet g by calculating the yearly-averaged insolation and black-body temperature at the
pole. Both the insolation and black-body temperature undergo strong variations because of its
high eccentricity (0.22). The insolation variations are precession dominated, with periodicities
of 40 kyr for precession and 102 kyr for obliquity if the rotation period is 3 d. A rotation
period of about 1.5 d causes extreme obliquity variations because of capture in a Cassini state
unless the obliquity is at the fixed point. For even shorter rotation periods (roughly 12 h) the
precession periodicity converges to about 10 kyr and the obliquity to 20 kyr. We conclude that
the insolation variations are much more intense than on Earth.

Figure 1: The HD 40307 planetary system.
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地球型水惑星の地表水分布と暴走温室限界

○新田光 1、阿部豊 1、大石龍太 2、阿部彩子 2

1東大・理 2東大・大気海洋研 

液体の水は惑星気候に大きく影響を与えるこ

とに加えて、生命の生存可能性を議論する上でも

重要な物質である[e.g. Kasting et al., 1993]。こ

の液体の水を地表にもつ惑星が、ある閾値をこえ

る中心星放射を受け取った時、水が全て蒸発して

しまうことが知られている。これは強い温室効果

気体である水の正のフィードバックが原因で、こ

のような状態を暴走温室状態と呼ぶ。暴走状態に

達する閾値(=暴走温室限界)については現在に至

るまで数多く議論がなされている[e.g. Kasting 

et al., 1993; Kopparapu et al., 2013] 。＜引用の

根拠がよくわからない＞ 

この暴走温室限界の値が、液体水自身の地表分

布によって大きく変化することが、近年明らかに

なってきている[Abe et al., 2011]。 

惑星スケールの地表水分布は、大気循環と惑星

の持つ水の量、地形によって決まる。地球のよう

な、水の量が多い惑星では、地表に十分な量の水

が行きわたり、赤道域から極域まで広く水が分布

する。 

一方で、大気循環は、地表の水を赤道域から極

域方向に運ぶ[Abe et al., 2005]。水の量が少ない

惑星では、地形によって地面の水の流れが阻まれ、

大気循環により両極域まわりに水が局在化する。

水が高緯度側に局在化されているとき、低緯度側

はよく乾燥するので水の温室効果が弱く、強い惑

星放射が可能になる。Nitta et al. [2014,連合大

会]では、この効果に着目し、GCMによる数値実

験から、地球型惑星において、水の局在化の程度

によって、暴走温室限界が最大で 430W/m2(全球

平均値)となり、170W/m2程度変化することが示

された。 

但し、上記の研究においては、緯度方向の水の

局在化が暴走温室限界に最も大きく寄与するこ

とを仮定している。地球を見ても分かるように、

地表水分布を決める要素の 1つである地形の効

果のため、経度方向にも水分布は一様ではない。

この経度方向の水分布が気候に与える影響は、未

だよく分かっていない。 

そこで我々は、地球型惑星の地表水分布につい

て、経度方向の分布にも着目することで、暴走温

室限界に与える影響を系統的に知ることを目的

とし、GCMを用いた数値実験を行った。 

今回我々は、Nitta et al. [2014, 連合大会] と

同様、CCSR/NIES AGCM 5.4g [Numaguchi, 

1999]を用い、1気圧の空気を持った地球型惑星

に対して、大気中の水蒸気輸送を計算した。地表

面の水の流れは GCMでは計算できないため、そ

れらの効果として緯度方向に一様、経度方向に非

一様な地表水分布を境界条件として与えた。これ

に対し、太陽放射強度を増大させていき、定常状

態が維持できなくなる暴走温室限界を求め、地表

水分布と暴走温室限界の関係を調べた。 

上記手法による実験の結果、経度方向の水分布

によって海面積が等しい場合においても、暴走温

室限界に最大で 40W/m2程度の差が現れた。本発

表では、この差が緯度方向の水分布の不均一のみ

考慮していた従来の結果にどう影響を与えるか

について、議論する予定である。 
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શٿౚ݁ঢ়ଶʹ͋Δܥ֎ܥܕٿ֎ͷଘ֬ࡏ

⃝ ୢଠ 1, ాۙ ӳҰ 2

1౦ژେֶେֶӃཧֶڀݚܥՊٿՊֶઐ߈
2౦ژେֶେֶӃ৽ྖҬՊֶڀݚՊෳࡶཧֶઐ߈

ٿͰ,ૉ॥ʹΑΔෛͷϑΟʔυόοΫʹΑͬͯɼԹࣨޮՌΛ୲͏େؾ CO2ೱ͕ࣗݾௐ

અ͞Ε, Թஆͳ͕ڥҡ࣋͞Ε͖ͯͨ (Walker et al., 1981). ૉ॥ւΛͭ࣋ܕٿͷද

ڥΛԹஆʹอͭॏཁͳϝΧχζϜͰ͋Δͱ͑ߟΒΕ͍ͯΔ. ͔͠͠, ͨͱ͑ૉ॥ػ͕͠

͍ͯͯɼ෦͔Βͷ CO2ͷڅڙʢΨεʣ͕খ͚͞Ε, ܕٿશٿౚ݁ঢ়ଶ

ʹͳΔ͜ͱ͕༧͞ΕΔ (Tajika, 2003). Ұํ, શٿౚ݁தද໘ʹӷମͷਫ͕ଘͣͤࡏ, έΠࢎ

ԘͷԽֶ෩ԽԠ͕ఀ͢ࢭΔͨΊ, Ր׆ಈʹΑͬͯେؾதʹ CO2 ͕ੵ͠, ͍ͣΕશٿౚ݁

ঢ়ଶ͔Βग़͢Δͷͱ͑ߟΒΕΔ (e.g., Kirschvink, 1992). ͜ͷ͜ͱ, CO2 Ψε͕খ͍͞

݅Ͱ, શٿౚ݁ঢ়ଶͱඇશٿౚ݁ঢ়ଶ͕܁Γฦ͞ΕΔͱ͍͏ಛతͳڍಈ͕ੜ͡Δ͜ͱΛҙຯ

͢Δ. શٿౚ݁ܕٿʢεϊʔϘʔϧϓϥωοτʣ, ද໘ʹ H2O ͕ଘ͢ࡏΔܕٿ

͕औΓ͏Δଘࡏঢ়ଶͷͻͱͭͱͯ͠ɼॏཁͳ؍ଌରͰ͋Δͱ͑ߟΒΕΔ. ͦ͜Ͱ, ຊڀݚͰɼ

ٿͱྨࣅͷܥ֎ʢւΛͪ࣋ૉ॥͕ಇ͘ܕٿʣ͕શٿౚ݁ঢ়ଶͱͯ͠؍ଌ͞ΕΔ

֬ͷਪఆΛͨͬߦ.

ૉ॥ϞσϧΛ݁߹ͨ͠ೆ̍ݩ࣍ΤωϧΪʔόϥϯεϞσϧΛ༻͍, ࣹྔͱ CO2 Ψε

ʹؔͯ͠ύϥϝʔλελσΟΛ͜͏ߦͱͰ, શٿౚ݁ʹؕΔ݅ͱͦͷܧଓؒ࣌Λਪఆͨ͠.ͦͷ

݁Ռ, ϋϏλϒϧκʔϯͷྖ͍ҬͰܕٿपظతʹશٿౚ݁ঢ়ଶͱඇશٿౚ݁ঢ়ଶΛ܁Γ

ฦ͢ (શٿౚ݁Ϟʔυ) ͜ͱ͕໌Β͔ʹͳͬͨ. ͨͱ͑ɼՐ׆ಈʹ͏ CO2 Ψε͕ࡏݱ

ͷٿͱಉ͡Ͱ͋ͬͯ, ࣹྔ͕ࡏݱͷଠཅఆͷ 0.9 ഒΛԼճΔͱ ͯ͠ࢉʹܘಓي)

1.05 AUҎԕͩͱ)શٿౚ݁ঢ়ଶʹͳͬͯ͠·͏. ϋϏλϒϧκʔϯશҬͰશٿౚ݁ঢ়ଶʹͳΒͳ

͍͜ͱΛอূ͢ΔͨΊʹ, .ͷഒͷCO2Ψε͕ඞཁͰ͋Δٿͷࡏݱ ·ͨɼશٿౚ݁Ϟʔ

υͰ, શٿౚ݁ؒظඇશٿౚ݁ؒظͷগͳ͘ͱഒҎ্Ͱ͋Δ͜ͱ໌Β͔ʹͳͬͨ. 

ͷਐԽʹͱͳ͍ɼCO2 ΨεԼ͢Δͱ͑ߟΒΕΔ (e.g., Tajika & Matsui, 1992). ͜ͷ͜

ͱ͔Β, ྸͷܥ͍ݹ֎ܥʹ͓͚ΔϋϏλϒϧκʔϯʹଘ͍ͯ͠ࡏΔࣅྨʹٿͷܕٿ

ͷେ෦ɼશٿౚ݁ঢ়ଶͱͯ͠؍ଌ͞ΕΔՄੑ͕͍͜ߴͱ͕༧͞ΕΔɽ
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巨大ガス惑星の雲層構造と放射冷却過程 

○高橋康人 1, はしもとじょーじ 2, 石渡正樹 1, 高橋芳幸 3, 大西将徳 3, 倉本圭 1

1北海道大学, 2岡山大学, 3神戸大学 

 本研究は、巨大ガス惑星を代表し最もよく観測がおこなわれている木星において、雲の存

在が大気中の放射伝達過程および熱収支にどう影響するのかを、放射伝達モデルを用いた数

値実験によって明らかにすることを目的とする。 

 木星では複数の分子種が凝結して雲を形成することが理論的に予想されており、観測から

もそれを支持するデータが得られている。しかし雲頂以下の大気構造について観測から得ら

れる情報は限定的なため、雲形成の起きている高度範囲の詳細な大気構造についてはわかっ

ていない。雲構造の形成に関しては、対流圏における鉛直対流運動が大きな役割を果たすと

考えられる。対流運動は大気の放射冷却によって引き起こされる対流不安定によって駆動さ

れ、これにより雲が生じる。雲は光学的な寄与が大きいため、大気中の放射伝達過程に影響

し、それが放射冷却の様相を変化させる。すなわち放射伝達と対流運動は相互依存の関係に

あり、両者の橋渡しをする放射冷却過程を明らかにすることが、雲構造を推定する上で必要

不可欠である。しかしながら従来の研究では、放射冷却過程についての系統的な研究はなさ

れていない。 

 本モデルは、木星を想定した平行平板大気の 1 次元放射伝達モデルである。気体吸収とし
て H2, Heの衝突誘起吸収および H2O, CH4, NH3, H2S, PH3 の線吸収を考慮し、気体によるレイ

リー散乱、ならびに雲粒による消散も導入している。また、放射伝達計算は二流近似 (Toon 
et al., 1989) を用いている。実験では、平衡雲凝結モデル (ECCM, Atreya et al., 1999) による
雲水量分布を基準として、雲の粒径や雲水量を様々に変えた計算を行い、これらが惑星の熱

放射スペクトルおよび放射冷却率にどう影響するかを調べた。 
 これまでの実験から、観測された木星の熱放射スペクトルの二つのピーク (200 cm-1 付近

の熱放射の主ピークおよび 2000 cm-1 付近の大気の窓領域のピーク) を再現するには、雲水
量が ECCM の千～十万分の 1 程度である必要があることがわかった。この推定は木星多成
分雲対流の流体力学計算 (Sugiyama et al., 2014) から得られた雲水量分布と同程度ないしよ
り小さい。熱放射の主ピークのスペクトル強度の観測値は、雲無しの場合の計算値にほぼ一

致している。この場合、放射冷却率分布は 0.7 bar 付近にピークを持つが、これは NH3雲に

よる雲頂レベル (~0.5 bar) よりも深部にある。そのため、ECCMと同程度の雲水量を与える
と雲による放射の遮蔽の影響を強く受け、熱放射の主ピーク強度が観測値よりも著しく減少

してしまう。一方、今回推定された雲水量を与えた場合には、雲は主ピーク帯の放射伝達に

さほど影響せず、対流層の放射冷却率分布は雲無しの場合からほとんど変化しない。ただし

窓領域の観測スペクトル強度は、雲無しの場合よりも明らかに小さく、こちらは雲層による

部分的な消散を考慮することで説明できる。 
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○% �� 1, ��� 1

1��

� ĐÙ�P�1bp��¬§��©��ö�+.�, Å©��h�ċ�+-����i}�
©�rJ�Ï
·-��.�é�,/��.. È�, Å©ĐÙ��P��,�, Å©�ĉ�³
���	�h�ċM�āí����	Ûq/��. (Dauphas et al., 2011).ĉ�³�]e�
�J��òµ�ìó	�ñ��.. ��©�îà�,i}Å©	Ë<4?� 1/2 QK��.�
f]Ĕÿ���-, ��©�, H2O1��'��.¡Ò��]	ë7>�..J¨, �h�ċ
�i}zĎâ©Ē7>M�āí�.�', đÝM�i}Å©�©Ē7>�+!ë7>�]�
j¨�,�., �0*.¿�vi}yº1É������N�/.. ¿�vi}yº�, đ
Ý5BG8I���ßČ"�£Ă1|�, i}�©�yòµ�ìó1�
ù���lê�	
�.. ����	,��+��yº�´Ā)�ø�č���, �/%�$�2�õ#,/��
��. 

� ���, ¯ÚÞ��©Ē7>�+!ë7>�]�,�.¿�vi}yº1���� 1 ¶X
¢��¾�ïD@G1´á�, ��ÇÓ´Ā����õ#�. ����, K�	©Ē7>Ñ±
�]�´�/, L�	��©ë7>�]�´�/.Oćyº�1R���. ��©ë7>
�]�, H2, H2O, CH4, CO �,�.��.. �/,]~Ü�¿m¹��, ĉ�Ö�=F:4AÖ
�ºÖČ�Çe��ï1ÍöÓ�¼'�æ² (Kuramoto, 1997) 1ĄÐ�.. %�, ý�üþ�
�, H2, He, H2O, CO, CH4 �+.ok1é��.. yºå��ĊÕ]��¦ÇÀÊ�� H2O�
\æ1é���. Å©ûăK�©Ē7>�Á��sa� Kusaka et al. (1970) ����. ¢��
¾�ï´Ā�, đÝbÇÊ�+!, ë7>�]yºøĈ�č¤����,/.. đÝªČ�, 
�P�Ó_ã�Ø×��� 1 – 6 Myr ��, øĈđÝÊ�ªČÓ�J����.  

©Ē7>Ñ±�]�&�´�/.yº�wm, đÝªČ�T,�uðēÁ�� 700 K 1
ú���. J¨, ¯D@G�wm, ë7>�]�yºĈ	Å©øĈ� 1% QK�, ����đÝ
ªČ	 5 MyrQZ��.�, , đÝ¬ä¸ď�Å©�uðēÁ��,�Ù�ìÆ�Ô���
. 1500 K 1ú�.��	0���. %�, i}Å©	Ët�g]�øĈ����(, đÝªČ
	 3 MyrQZ�, yºøĈ	��¸ď���©øĈ� 0.5% QK�, , uðē	Ãì�.. 
��0�, Å©�°¥������©	 H2O 1��'��.¡Ò��]1f]�n�, �
��ÿ�đÝ	�Ë��wm, i}yº�VÁc²�+��, �ċM�Å©�C9C6I=E
H	�èÓ���/.lê�	�.��	0���. ��+��YÌÓC9C6I=EH
�, �P�	Û��ÿ�;3���1U��lê�	�..  

C9C��È� H2O1Ãó�.�ø	�.���,, J�ë7>�� H2O�Ją�CH
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Interior Structures and Atmospheres of Short-Period Super-Earths!
○Yasunori Hori and Douglas N.C. Lin

Department of Astronomy & Astrophysics, University of California, Santa Cruz !
In the vicinity of a central star, low-mass planets with masses from the Earth to Neptune (hereafter, 
super-Earths) are common, rather than close-in gas giants such as well-known hot Jupiters. The mass-
radius relation of super-Earths (SEs) found that high-density SEs such as CoRoT-7b and Kepler-10b 
are likely composed of rocky or iron material similar to the Earth and Mercury, whereas short-period 
SEs with densities lower than water, e.g., Kepler-11e, exist.  Atmospheric spectroscopy of SEs around 
M/K-type dwarfs also revealed that such close-in SEs show flat and featureless patterns of absorption 
spectra, which invoke two possible atmospheric models, either atmospheres enriched with “icy” 
components such as water and carbon dioxide or hazy/cloudy atmospheres.  It is, however, not clear 
that how low-density SEs formed and why they failed to become gas giants as well. In this study, we 
focus on two scenarios for the origin of low-density SEs: (1) planets that formed beyond the snow line 
migrate inward and (2) they grow up to the present-day SEs via giant impacts. Following these 
pictures, we discuss effects of formation processes on figures of close-in SEs, that is, interior 
structures and atmospheres of close-in SEs.!

!!
形成過程から探る短周期スーパーアースの大気と内部構造

!
○堀　安範, Douglas N.C. Lin (カリフォルニア大学サンタクルーズ校)!!

　中心星近傍の領域では hot Jupiterのような短周期巨大ガス惑星よりも、地球から海王星サイズの
惑星（以下、Super-Earth）が普遍的かつ豊富に存在する。短周期Super-Earthのなかには、
CoRoT-7bやKepler-10bに代表される岩石／鉄主体の惑星以外に、低密度なSuper-Earthの存在が
知られている。さらに、大気の透過分光観測から、それらの惑星は、水蒸気や二酸化炭素といった
「氷」成分に富んだ大気、または雲やもやに覆われた水素・ヘリウムに富む大気を保持している可能
性が示唆されている。しかし、これらの短周期Super-Earthがどのように形成されたのか、そしてガ
ス惑星にならず、適度な大気量を獲得出来たのかは良く分かっていない。そこで、本講演では、これ
らの低密度なSuper-Earthについて、(1) 遠方領域で形成された後、惑星移動して来た、(2) 巨大衝
突によって形成された、の2つの起源に基づいて考察する。併せて、形成過程の違いが短周期Super-
Earthの内部構造にどのような影響を及ぼすのかについても議論する。
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周惑星ガス円盤中で形成する巨大氷衛星の原始大気 

○三上峻 1, 高橋康人 1, 倉本圭 1

1北海道大学 理学院 宇宙理学専攻 

巨大氷衛星ガニメデ，カリスト，タイタンはサイズと平均密度が似るにも関わらず，その表層環境

に顕著な差異が存在する．タイタンは太陽系の衛星として唯一厚い大気を持ち，その主成分である N2

は，近年の探査機カッシーニのデータによれば，NH3 のような他の窒素分子種に由来する可能性が高

い．しかし，大気の形成がいつどのように進行したのか，またなぜタイタンだけが大気を持つのかは

未解決の問題であり，これは，集積期の巨大氷衛星の物理状態について不明な点が多いことに起因す

る． 

 近年有力視される衛星形成理論によると，巨大氷衛星をはじめとする規則衛星は低温・低圧な周惑

星円盤において比較的長い時間をかけて集積成長する．そのような形成条件では，集積期の巨大氷衛

星では氷成分の大規模な融解は生じなかったとする主張があるが，そこでは原始大気の保温効果が無

視されている．実際には，低温の円盤環境下では巨大氷衛星は大量の円盤ガスを捕獲し，蒸発した氷

成分とともに厚い原始大気を形成する可能性がある． 

そこで本研究では，このような混合型大気の放射対流平衡構造とその保温効果について数値的に検

討した．原始大気は衛星ヒル半径において周惑星円盤と静力学的に接続し，大気成分には円盤ガス成

分の H2, He と材料物質中の氷に含まれる H2O と NH3を考慮する．大気は成層圏と対流圏で構成され，

氷蒸発成分は成層圏では混合比一定，対流圏では蒸気圧に従う．また，それぞれの衛星形成場の円盤

条件は Canup and Ward (2002) をもとに，ガニメデ，カリスト，タイタン軌道でそれぞれ 150 K, 120 K， 

50 K, 円盤圧力は 0.1-10 Paとし，地表面温度の関数として大気上端の熱放射フラックスを算出した． 

いずれの円盤条件においても，地表面温度が 200 K以上の場合には，H2Oと NH3の寄与により大気

が光学的に厚くなり，大気上端からの熱放射フラックスは大気無しの場合より顕著に小さい．一方，

地表面温度が低い場合，ガニメデ・カリスト条件下では熱放射フラックスは黒体放射に漸近する．こ

れは背景温度が比較的高いために大気のスケールハイトが大きく，低圧で光学的に薄い大気となるか

らである．一方，タイタン条件下では，同じ地表面温度に対し，熱放射フラックスが黒体放射に近い

解に加え，これよりも著しく小さな解も出現する．後者の解は，背景温度が低いために重力的に強く

束縛された光学的に厚い大気を獲得することに対応する． 

この結果から，ガニメデやカリストの場合，集積完了後に原始大気は冷却し，H2Oと NH3 は凝結

により大気から取り除かる．一方，H2と He の重力的な束縛が弱いため，これらは円盤ガスの散逸に

追従して失われる．これとは対照的に，タイタンの場合，集積エネルギーの解放が完了したのちも，

太陽や原始土星からわずかな放射エネルギーを受け取ることにより，比較的高温 (～200 K) の原始大

気が保持されると考えられる．重力的束縛が強いため，円盤散逸後も原始大気は残存し，氷成分から

揮発した NH3が高分圧で維持される可能性がある．現在のタイタン大気の N2 はこの NH3 が光化学

反応プロセスを経ることで生成されたのかもしれない． 
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Effect of dust grains on Type I migration in an optically thin disk 
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微惑星サイズと乱流の関係

⃝小林 浩 1、田中秀和 2、奥住聡 3

1名古屋大学大学理学研究科素粒子宇宙科学専攻
2北海道大学低温科学研究所

3東京工業大学大学院理工学研究科地球惑星科学専攻

星形成の副産物としてできる原始惑星系円盤の中で惑星は形成される。惑星形成は、固体微粒子
が集まって 1-100km程度の大きさの微惑星が形成され、その微惑星が重力的に引き合い暴走成長
を起こし 1000km以上の大きさの原始惑星を形成という過程が考えられている。小惑星帯やカイ
パー帯の天体のサイズ分布はベキ分布になっているがそのベキ値が 100km程度で変わっており、
このベキが変わるサイズが原始惑星系円盤の中でできた微惑星と関係している可能性が高い。本
研究では、原始惑星系円盤中での天体の衝突進化を調べ、以下のことを得た。原始惑星系円盤の
乱流によりランダム速度が上げられているうちは暴走成長が起きずに大きな天体が質量を持つよ
うなサイズ分布をしているが、天体の成長に自己重力による重力フォーカシングが効きだすと暴
走成長が起きて小さな天体が質量を持つようなサイズ分布のベキになる。暴走成長が起こるサイ
ズが 100km程度になると小惑星やカイパー帯の天体のサイズ分布を説明できる。また、この条件
は木星形成のための固体核を作るのに都合がいい。100km程度まで自己重力が効かないためには
天体のランダム速度が十分大きくなくてはいけないが、磁気乱流不安定により作られる密度ムラ
からうける摂動によりこのようなランダム速度が実現できることが分かった。一方、乱流が強す
ぎると、100kmに達する前に天体は衝突により破壊されてしまう。そのため、100km程度まで成
長でき、そこで自己重力が効くような条件を見つけ出した。本講演では、上記の効果を考慮し、太
陽系が形成された原始惑星系円盤の環境について議論する。
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磁気乱流駆動の円盤風によって進化する
原始惑星系円盤中での地球型惑星形成

!
荻原正博1　○小林浩2　犬塚修一郎2　鈴木建2
1) コートダジュール天文台　2) 名古屋大学!!

　 およそ0.1地球質量以上の惑星は原始惑星系円盤に密度波を立て、その密度波から逆に負のリ
ンドブラッドトルクを受けることで、中心星方向へ移動し得ることが知られている（タイプI移
動）。特に惑星近傍での円盤ガスが局所的に等温であると仮定すると、地球質量の惑星は105年
程度の時間で移動する。一般的にリンドブラッドトルクが負の値であるのに対して、共回転領域
の円盤ガスから受ける共回転トルクは正の値を取り得ることが指摘されており、円盤の密度分布・
温度分布、更に粘性拡散率・熱拡散率に依存して惑星移動は中心星から外向きにも移動する。
　
　近年、共回転トルクによって惑星移動が外向きになる可能性に注目し、円盤の温度分布進化を
考慮した惑星形成過程の研究が積極的に行われている。これに対し、本研究では円盤の密度分布
に着目する。磁気回転不安定起源の乱流状態にある原始惑星系円盤の進化を追った磁気流体シミュ
レーションによって、ガスは円盤の上下面から吹き出すことが発見され（円盤風）、これは原始
惑星系円盤の散逸に寄与することが指摘された（Suzuki & Inutsuka 2009）。また、円盤風は
中心星近傍領域ほど効率が高い為、円盤は中心星近傍から外側に向かって散逸することも示され、
地球型惑星形成領域では円盤の面密度勾配がこれまで仮定されてきた値（-0.5から-1.5）よりも
大きくなると考えられる（Suzuki et al. 2010）。!
　本研究では円盤風の効果を考慮した円盤中での地球型惑星形成を調べる。円盤風による質量流
出を組み込んだ１次元拡散方程式を解くことで円盤面密度進化を求め、これを原始惑星の軌道進
化・合体を追うN体シミュレーションに導入する。本研究では特に円盤風の効果が重要になる惑
星形成後期段階に注目し、原始惑星から惑星の形成までを１億年程度追う。タイプI移動の表式
としては、共回転トルクの飽和や質量・離心率依存性を考慮したものを使用し、トルクを惑星の
運動方程式に直接導入する。このようなシミュレーションによりどのような地球型惑星が形成さ
れるのかを調べ、その結果を本講演において議論する。
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デッドゾーン縁辺における木星型惑星コア形成
片山将文，⃝城野信一 1

1名古屋大学大学院環境学研究科

原始惑星系円盤の内部には，「デッドゾーン」と呼ばれる乱流が弱い領域があると考えられている．
デッドゾーンの縁辺において，乱流による粘性が大きく変化することになる．この粘性の大きな
変化が渦を発生させ，ダストアグリゲイトが渦に捕獲されることにより効率的に原始惑星を形成
するメカニズムが Lyla et al. (2009, A&A 497, 869) によって提案されている．このシナリオに
そって原始惑星が特定の領域で形成されたらその後の進化はどうなるか？というモティベーショ
ンで，Sándor et al. (2011, ApJ 728,L9)によってN体シミュレーションが行われた．このシミュ
レーションにおいては，デッドゾーンの外側縁辺において原始惑星が形成されるとしている．ま
た，デッドゾーンの内側外側縁辺それぞれにガス面密度分布のピークが存在し，その二カ所が惑
星移動の平衡半径となっている．つまり，ガス円盤からのトルクによって原始惑星はこの二カ所
のどちらかに移動する．シミュレーションの結果，数十万年という短いタイムスケールで 10地球
質量程度の天体がデッドゾーンの外側縁辺に形成されることが示された．
しかしこのシミュレーションにおいてはガス円盤から受けるトルクを算出する式に間違いがあり，
トルクが大きく算出されてしまっていた．そこで我々は，適切な式を用いて N体シミュレーショ
ンを行い，結果がどう変わるかを調べた．トルクの算出式以外はほぼ同一の条件でシミュレーショ
ンを行った．その結果，10地球質量まで成長するには 100万年程度かかること，最大質量の天体
は外側ではなく内側の平衡半径に形成されること（図 1参照）が分かった．ガス円盤から受ける
トルクが小さくなったため，乱された軌道が円軌道まで緩和するのに時間がかかり，衝突頻度が
低下したために形成時間が長くなったと考えられる．内側縁辺に原始惑星が散乱され，内側縁辺
におけるトルクが外側縁辺におけるトルクよりも大きいことから，Sándor et al.(2011)の結果と
は異なり内側縁辺に最大質量の天体が形成された．
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図 1: a: 最大質量の天体の形成された場所．b: 二番目に大きな質量を持つ天体が形成された場所．
破線は内側，外側の平衡半径を示す．Sándor et al.(2011)においては，最大質量の天体は外側の
平衡半径において形成された．
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自己重力不安定な円盤における巨大ガス惑星の軌
道進化

⃝植田 高啓 1,井田 茂 2,竹内 拓 1

1東京工業大学,2地球生命研究所

近年，離心率が小さく軌道長半径が大きい惑星が発見されてきている．例えば，HR8799の周り
には，軌道長半径がそれぞれおよそ 15AU，27AU，43AU，68AUである 4つの惑星が直接撮像に
よって確認されている (e.g. Marois et al.2010)．これらの惑星の質量はいずれも 5～10木星質量
程度で，離心率は，その軌道周期が長いため精確には測定できていないものの，0に近いと推定さ
れている．このような長周期の円軌道巨大ガス惑星を形成するモデルとして円盤自己重力不安定
モデルが存在する．このモデルでは，質量の大きい円盤が自身の重力によって分裂し，クランプ
(ダストを含むガスの塊)をつくり，それらがガス惑星を形成する．自己重力不安定は円盤外側ほ
ど起こりやすいため，上記のような長周期円軌道ガス惑星が形成される可能性がある．本研究で
は，自己重力不安定で形成されるような巨大ガス惑星が重い円盤の中でどのように軌道進化して
いくかを，円盤との重力相互作用と乱流から受ける力を考慮して調べた．自己重力不安定を起こ
す円盤は，乱流状態にあると考えられるため，乱流トルクによって離心率が上昇し，楕円軌道に
なると考えられる．そこで，楕円軌道を描く巨大ガス惑星が円盤ガスとの重力相互作用である力
学的摩擦と乱流トルクを受けて軌道進化するときに，軌道長半径や離心率といった軌道要素がど
のように変化するかを調べた．計算の結果，初期の軌道長半径によらずに，104 年程度のうちに
a = 10AU程度まで軌道長半径が減少しうることがわかった．また，低質量惑星ほど乱流によって
円盤の外に散乱してしまう確率が高いことがわかった．

図 1: 軌道長半径の時間進化．青と赤の実線はそれぞれ乱流領域が 0.5AUから 200AU，30AUか
ら 200AUの場合．
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✀Ꮚᙲ   TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2014-9. 
ୡ⏺࡛ึࠕࡢ࡚ࡵ᭶ᆅ⌫ࡢ⤫୍ⓗ࡞㉳※ࠖࢆゎ᫂࡞ࣝࢼࢪࣜ࢜ࡿࡍ⾪✺௬ㄝ࡛ࡍ㸬

ᅗ 1b  ᒣ㢖ᗘ◚⥺㸬୍ࡣ㸬ᬑ㏻ࡍ♧ࢆᒣ㢖ᗘ[2]ࡢᆅ⌫⾲㠃ࡓࡋᣦࡀẶ࣮ࢼࢤ࢙࢘㸪
ᆅ⌫ࡀจ㞟࡚ࡋᆅ⌫୍ࡤࢀࡍ⼥⁐ࡀᒣ㢖ᗘࡀࡿ࡞,ᆅ⌫⾲㠃ࡣᾏࡀ 70㸣࡛ᖹᆒ῝ᗘ

5k㹫ࡿ࠸࡚ࡗ࡞㸬ᆅ⌫༙ᚄ⣙ 6400km ࡛࣮ࢨ࣮ࢻࣝࣈ,ࡃⷧࡾࡼ⓶ࡢࢦࣥࣜࡿࡍẚ㍑

ᕤࢻࢵ࣑ࣛࣆࡶ࡚ࡋ࠺࡞⾜ࢆᘓタࡾࡼᅔ㞴࡛ࡿ࠶㸬ࡢࡑ㉳※ࡣゎ᫂ࡓࡗ࡞࠸࡚ࢀࡉ㸬 
<< .ࡍ௬ㄝ࡚࡞ᡭࡣᐇ,ࡶㄝࢺࢡࣃࣥࢺࣥࣕࢪ>> (௬ㄝⓗ᥎ㄽ)ࣥࣙࢩࢡࢲࣈ

ᮏ௬ㄝࡣ,ศࡓࡋཎጞᝨᫍࣛࢭ(ࢹ࣮࣎ἲ๎ࢫࣞࢭࡢ⨨)ࡀᮌᫍᦤືࡾࡼᮌᫍ㏆Ⅼഃ

㛗㍈୍ᐃ(࣮ࢠࣝࢿ࢚ಖᏑ)ࡲࡲࡢᴃ㌶㐨ࡀ೫ᖹࡋ,ᮌᫍ⾪✺ࡢᡭ๓࡛₻ộຊ࡛◚ቯࡢࡑ,ࡋ

ゅ✺⾪ᗘ(12.3km/s)㏿᪉ྥ(ᚋ᪉)ࡸ⨨ࡢ✺⾪,ࡾࡼ࣒ࢬࢽ࣓࢝✺⾪ࡢ∦◚ࣝࢺ࣐ࣥ

ᗘ(⣙ ᑕ࡛ࡲ㸪᭶㌶㐨(60*RE)ᵝࡢ⠢ࡾᦂࡢࣥࢺ࣮ࣗࢽࡣࣝࢺ࣐ࣥ⌫ᆅ.࡚ࡋ↛ᚲࡀ(30°

ฟ࡚ࢀࡉ᭶ࡀᙧᡂࡓࢀࡉ. ㏫ᕧᝨᫍ⾪✺௬ㄝ࡛ࡣ,᭶㌶㐨(3*RE)ࡋ࡛ࡲᒆ࠸࡞. 
ⅆᫍࢬࢧཎጞᝨᫍ⾪✺௬ㄝࡣ,᪉ྥࡸ㏿ᗘࡢ࣮ࣥࢰࢢࣥࢹ࣮ࣇ࡚ࡀ௬ᐃ࡛ࡿ࠶. 

ᅗ2,ᮌᫍᦤືࡿࡼSERRA㌶㐨ኚ㑄₻ộศ,ᆅ⌫㌶㐨ᕪ࡛ࢺࢡࣃࣥࢳ࣐ࣝ௬ㄝ, 
<<⤖ㄽ>> ᮏ௬ㄝ࡛,᭶ᙧᡂᆅ⌫῝ᾏᗏࡢࠎ✀ᆅ⌫⌧㇟ࡢ㉳※ࡀゎ࡛᫂ࡓࡁ. 
[1]✀Ꮚᙲࡿࡼࢺࢡࣃࣥࢳ࣐ࣝ᭶ᆅ⌫ࡢ㉳※(2014),[2]A,Wegener 㝣⛣ືㄝ(1927) 
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円盤磁気乱流中でのプラズマの電場加熱：
磁気乱流強度とダスト成長への影響

⃝森 昇志 1，奥住 聡 1

1東京工業大学 理工学研究科 地球惑星科学専攻

原始惑星円盤内の乱流はその角運動量を外側へ輸送する一方で、サブミクロンサイズのダストか
らキロメートルサイズの微惑星までその成長に影響を及ぼす。円盤で乱流を起こす機構の１つと
して磁気回転不安定性が考えられている。この不安定性は電離度に依存しており、低電離度では
不安定は発達しない。円盤内ではダストが荷電粒子を吸着し、低電離度になるために乱流が起き
ない場所があり、デッドゾーンと呼ばれる (Gammie 1996; Sano et al. 2000)。
これまでデッドゾーンの外側では激しい乱流が起きていると考えられていた。しかし、その発達し
た磁気乱流によって作られる強い電場が電子を加熱し (電場加熱)、加熱された電子がダストに効率
よく吸着され、電離度が減少し、磁気乱流が弱まる可能性が指摘されている (Okuzumi & Inutsuka,
submitted)。我々はこれまでの研究において、電場加熱が原始惑星系円盤中のどの領域で起こり
うるかを調べてきた。その結果、デッドゾーンの外側の広い領域で電場加熱が起きうることを明
らかにしている (Mori & Okuzumi, in prep)。
本研究では、電場加熱が起きる領域で乱流強度がどの程度まで弱くなるかを見積もった。その結
果、従来の理解に対し、磁気乱流は著しく弱まることが示唆された (図 1)。さらに、負に帯電した
ダストが静電反発力によってダスト同士が衝突しにくくなる影響についても評価した。その結果、
電場加熱が起きる領域では、(1)ダストが大きく負に帯電することによる静電反発と (2)乱流が弱
くなってダスト同士の衝突速度が減少する２つの効果によって、ダストは合体成長しにくくなる
ことが示唆された (図 2)。
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図 1 電場加熱が起きている領域で乱流が弱まってい
ることを表す図。20AUから 70AUが電場加熱が起き
ている領域に対応する。
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図 2 ダストの帯電による静電反発がダスト同士の合
体成長を妨げることを表す図。静電反発エネルギーと
衝突エネルギーの比を縦軸にとり、これが１以上にな
るとダストは互いに衝突しにくくなることを意味する。

2����



原始惑星系円盤内の圧力バンプにおける
ダスト集積過程のダスト層の厚みによる違い

⃝瀧哲朗 1，藤本正樹 2,3，井田茂 3

1東工大，2宇宙航空研究開発機構，3東工大 地球生命研究所

微惑星の形成過程は惑星系形成論における重要な未解決問題のひとつであり，現在まで様々なアプ
ローチから研究が続けられてきた．微惑星の形成を困難にしている要因は大まかに２つある．１
つは円盤内のガスとダスト (固体成分)の間での角運動量交換に起因する，ダストの中心星方向へ
の移動問題で，「中心星落下の壁」と呼ばれている．もう１つはダスト同士の相対速度が大きすぎ
ることによる合体成長の阻害で，こちらは「衝突破壊の壁」と呼ばれている．

この中心星落下の壁を回避可能なメカニズムのひとつとして「圧力バンプによるダスト捕獲」が
注目されてきた．原始惑星系円盤ガス中に局所的な密度の非一様構造 (圧力バンプ)が存在する場
合，そのような領域では角運動量の授受が逆転するため，落下するダストを堰き止めることが可
能である (Wipple, 1972)．しかし一方で，圧力バンプは集まってくるダストとの角運動量交換に
よって破壊されしてまい，圧力バンプが作るダスト濃集領域の平均的なダスト密度は，ダスト-ガ
ス比∼ 1を超えては上昇しないことも分かっている（Taki et al., in prep.)．

従ってダストの集積過程を考える場合，ダストの運動に伴うガス密度構造の進化を考慮すること
が必須である．従来の研究では主に動径方向の密度進化しか考えておらず，鉛直方向には一様な
系を取り扱うことが多かった．しかし実際の円盤では，ある程度成長したダストはガスと分離し
て中心星重力によって円盤中央平面に沈殿していくと考えられており，鉛直方向にダスト密度の
非一様が生じる．本研究ではこのダストと円盤ガスとのスケールハイトの違いに注目し，ダスト
が存在しないガス層が上下に存在する場合の，圧力バンプにおけるダストとガスの密度進化の様
子を調べた．

まず中央平面近傍においては従来の理解と同様に，圧力バンプ内部のガスは集まってきたダスト
と角運動量を交換することでバンプ外側に流出し，バンプ構造は破壊されてしまう．この圧力バ
ンプの破壊過程において，ダストによる角運動量の供給を受けない上層部と中央平面との間に圧
力差が生じるが，系はこの圧力差を埋めて鉛直方向に一様な構造を作ろうとするために圧力バン
プ付近において下降流を生じさせることが分かった．このようなガスの速度場は圧力バンプ付近
のダスト濃集領域を鉛直方向に圧縮し部分的にダスト密度を上昇させる．今回の発表では圧力バ
ンプでの下降流によるダストの密度・速度分布の進化を明らかにし，圧力バンプにおける微惑星
形成可能性に与える影響について議論する．
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原始惑星系円盤の化学反応とH2O スノーラインの
分光観測による検出可能性

⃝野津翔太 1, 野村英子 2, 石本大貴 1

1京都大学 理学研究科 宇宙物理学教室 2東京工業大学 理工学研究科 地球惑星科学専攻

　原始惑星系円盤内部において、誕生直後の中心星の近くは星からの光で高温となり、H2Oはダ
スト表面から脱離し気体となる。一方星から遠い所では光が弱く低温となり、H2Oはダスト表面
に凍結する。この境界がH2Oスノーラインであり、ダストの合体成長で惑星を作る際 、H2O ス
ノーラインの内側では地球の様な岩石惑星が形成される。一方外側ではダストの総量が増加する。
そのためダストの合体成長で巨大な岩石コアが形成され、重力で周りのガスを大量に集める事が
可能となり、木星や土星の様なガス惑星が形成される。すなわち、H2Oスノーラインは、地球型
惑星と巨大ガス惑星の形成領域の境界と考えられている。
　円盤赤道面におけるH2Oスノーラインの位置は、太陽質量程度の前主系列星 (Tタウリ型星)周
りの円盤の場合、中心星から数 AU付近と考えられている。しかし中心星からの放射強度、円盤
中のダストサイズやその分布など、円盤の物理構造を変える事でその位置は変化する。そのため、
太陽系外の原始惑星系円盤の観測からH2Oスノーラインの位置を決める事で、逆に円盤の物理構
造、ひいては惑星形成理論に制限をかける事が出来ると考えられる。しかし系外惑星系の場合空
間分解能が足りず、撮像観測による円盤赤道面のH2Oスノーラインの検出は困難であった。
　一方最近 Spitzer(近-中間赤外線)や Herschel(遠赤外線)などの宇宙望遠鏡で、円盤から放射さ
れるH2O輝線を検出できるようになった。温度依存性や波長の異なる様々なH2O輝線の強度比を
用いて、H2Oスノーラインの位置を見積もる研究 (e.g., Zhang et al. 2013)もなされつつあるが、
円盤の温度分布のモデルに依存するものであった。しかし今後波長分解能の高い分光観測が可能
になれば、輝線スペクトルの速度プロファイルを解析する事で、モデルに依存せずH2Oスノーラ
インを同定できると考えられる。
　そこで本研究では、このような観測でH2Oスノーラインを同定する方法を提案する。具体的に
はまず原始惑星系円盤の物理構造モデルを仮定した上で、H2Oスノーラインの位置を仮定するの
ではなく、与えられた物理構造の元で円盤の化学反応計算を行い、円盤中のH2Oの分布やH2Oス
ノーラインの位置を求めた。するとH2Oスノーラインの内側の円盤赤道面付近だけでなく、円盤
上層部の高温領域でもH2Oガスの存在量が多いと分かった。またその結果を用いて、円盤から放
出されるH2O輝線の輻射輸送計算を行い、近赤外線からサブミリ波までの複数の輝線のプロファ
イルの特徴を調べた。すると放射係数が小さく励起状態のエネルギーが高い複数の輝線のプロファ
イルを分光観測で調べる事で、H2Oスノーラインの情報を得る事ができると分かった。この解析
結果、及び将来の分光観測との関係についても議論する。
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ੑ࣭Λ͍ͯͬ࣋Δɻۙ࠷ͷײߴి؍ଌʹΑͬͯ࢝ݪܥԁ൫ͷଌఆ͕͞Ε͓ͯΓɺ؍ଌ
࢝ݪܥԁ൫ͷؾମ໘ີ͕૬ࣅղతͰ͋Δ͜ͱΛ͍ࣔࠦͯ͠Δɻ·ͨɺ͜ͷؾମ໘ີ
͕૬ࣅղͰ͋Δ͜ͱΛԾఆ͢Δ͜ͱͰɺ࢝ݪܥԁ൫ͷେ͖࣭͞ྔͳͲΛ؍ଌ݁Ռ͔
Βಘ͍ͯΔɻͭ·Γɺ૬ࣅղԁ൫ͷॾੑ࣭ΛଌΔҝͷఆنͱͯ͠ར༻͞Ε͍ͯΔɻ
զʑճసԁ൫֎ଆྖҬʹ͓͍ͯɺத৺ॏྗʹൺѹྗޯྗ͕ແࢹͰ͖ͳ͘ͳΔʹண͠
ͨɻ૬ࣅղৗʹѹྗޯྗ͕த৺ॏྗʹൺແࢹͰ͖Δ΄Ͳখ͍͜͞ͱΛલఏʹٻΊΒΕͯ
͍Δɻ͔͠͠ɺ૬ࣅղԁ൫֎ଆྖҬͰࢦؔతʹมԽ͠ɺѹྗޯྗ͕ແࢹͰ͖ͳ͘ͳΔɻͭ
·Γɺ૬ࣅղͷલఏ͕ԁ൫֎ଆྖҬͰഁ͍ͯ͠Δɻ·ͨɺճసԁ൫ͷѹྗޯྗ͕ແࢹͰ͖
ͳ͍ྖҬͰɺճసෆ҆ఆ͕͓͜Δ͜ͱ͕ཧతʹΒΕ͍ͯΔ (Chandrasekhar 1961)ɻճసෆ
҆ఆੑʹ࣠ରশϞʔυͱඇ࣠ରশϞʔυ͕͋Γɺզʑ૬ࣅղͷ࣠ରশϞʔυʹ͓͚Δճసෆ
҆ఆੑΛղੳతʹௐͨɻ
ͦͷ݁Ռɺத৺ͷ࣭ྔ͕খ͘͞ɺ͔ͭԁ൫͕ߴԹͷ࣌ʹ૬ࣅղ͕ԁ൫֎ଆྖҬͰ࣠ରশϞʔυ
ͷճసෆ҆ఆͷҝʹഁ͠͏Δ͜ͱΛൃͨ͠ݟ (Ono et al. 2014)ɻ͜ͷ݁Ռɺ૬ࣅղ͕؍ଌྖ
ҬͰෆ҆ఆͱͳΔ࣌ɺ૬ࣅղԁ൫ͷॾੑ࣭ΛଌΔҝͷఆنͱͯ͑͠ͳ͍͜ͱΛࣔࠦ͢Δɻ૬
ܘؔྖҬΛ͚Δࢦղͷճసෆ҆ఆʹ͓͍ͯɺଆͷႈྖҬͱ֎ଆͷࣅ (R0)ͱR0Ͱͷԁ
൫εέʔϧϋΠτ (H0)ͷൺ (H0/R0)͕ॏཁͳύϥϝʔλͰ͋ΔɻH0/R0 ∼ 0.1ͷ࣌ɺ૬ࣅղ͕
ճసෆ҆ఆʹͳΔͷඇৗʹີͳྖҬͰ͋Γ, ඇ૬ࣅղతͳؾମ໘ີΛ؍ଌ͢Δ͜ͱ
Ͱ͋ΔɻҰํͰɺH0/R0ࠔ ∼ 0.2− 0.3ͷ࣌, ૬ࣅղ͕ճసෆ҆ఆͱͳΔͷ, ଌ͕ෆՄͳఔ؍
ີྖҬͰͳ͍ͱ͑ߟΒΕΔɻయܕతͳTλϦपΓͷԁ൫ʹ͓͍ͯH0/R0 = 0.1− 0.18

ͱͳΓɺۙʹେ࣭ྔΛͪ࣋େ࣭ྔ͔ΒͷরࣹΛड͚͍ͯΔԁ൫H0/R0 ∼ 0.3·ͰࢸΓಘ
Δɻ͜ͷ͜ͱ͔ΒɺH0/R0͕͍ߴΛͭ࣋TλϦपΓͷԁ൫ɺେ࣭ྔΛۙʹͭ࣋ԁ൫
ʹ͓͍ͯɺALMAͷײߴ؍ଌʹΑΓ͍ۙকདྷɺৄࡉͳԁ൫֎ଆͷ໘ີճస
Λ໌Β͔ʹͰ͖Δͱ͑ߟΒΕΔɻ͜ΕΒͷ؍ଌΛຊڀݚͷ݁Ռͱൺֱ͢Δ͜ͱͰɺճసෆ҆ఆੑ
ͷ؍ଌతظ͕ূݕ͞ΕΔɻ
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任意の不連続面に対応可能なＳＰＨ法の開発
⃝山本智子 1　斎藤貴之 2　牧野淳一郎 2,3

1東京工業大学　地球惑星科学科
2東京工業大学　地球生命研究所

3理化学研究所　計算科学研究機構

　惑星科学の研究において、流体シミュレーションは大きな役割を果たしている。このため、高精
度な流体数値計算手法の開発は研究分野の発展に大きく貢献する。計算手法には様々あるが、構
造変化が大きい場合には、ラグランジュ的流体計算手法である Smoothed Particle Hydrodynam-
ics(Lucy(1977); Gingold & Monaghan(1977), 以下 SPH法)を用いる事が有利である。
　しかし従来の SPH法である SSPH法は自由表面や接触不連続面の存在する系の計算において、
適切な計算ができないという弱点が知られている。これは、SSPH法において、体積要素を密度と
質量を用いて表現している為である。この体積要素を用いて、流体の基礎方程式の定式化を行な
うと、密度の微分可能性と正値性を仮定しなくてはならない。そのため、密度が微分不可能とな
る接触不連続面や、0となる自由表面においてこの仮定に矛盾が生じ、適切な計算ができなくなっ
てしまう。
　そこで、Saitoh & Makino (2013)では、体積要素を、密度の代わりに、圧力とエネルギーを用
いて表現した SPH法であるDISPH法が開発された。このため、圧力の微分可能性と正値性を仮
定して、基礎方程式の定式化を行なうことになり、接触不連続面を適切に扱うことができるよう
になる。しかし、圧力が 0となる自由表面では、圧力の正値性の仮定と矛盾が生じ、適切な計算
が出来ない。そのため、接触不連続面と自由表面で適切な計算をするには、これらの面で、微分
可能かつ正値である量の導入が必要である。しかしながら、そのような物理量は存在しない。
　そこで、本研究では、新たに、オイラー方程式に現れない擬密度 yと擬質量 Z を導入し、これ
らを用いて体積要素を表現する。また、我々は、この yに人工的な拡散を施す事で、yがいたると
ころで、微分可能かつ正であることを保証する。このため、yの微分可能性と正値性を仮定して、
基礎方程式の定式化を行なうことになる。更に、Zは、yの人工的拡散が、体積要素の決定に影響
しないように、yと共に変化する量である。
　現段階では、SPSPH法を用いて、接触不連続面において、DISPH法と同様に適切な計算がで
きることが示された。また、自由表面に関しては、自由表面上に仮想的な流体粒子を置く事によっ
て、適切な計算を出来る可能性をもつ。この仮想粒子は、非常に薄い大気の極限であるが、擬密
度 yは常に微分可能性と正値性を保つように定義する。
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隕石重爆撃期における大気散逸による
火星大気と表層水の進化

⃝黒川宏之 1, 黒澤耕介 2, 臼井寛裕 3

1名大理, 2千葉工大惑星探査研, 3東工大理工

　現在の火星は、6 mbar程度の薄いCO2大気と、極域に少量の水氷が存在するだけの、寒冷で乾
燥した惑星である (Jakosky and Phillips, 2001; Christensen, 2006)。しかし、火星表層の地形学か
ら、火星はかつて温暖な気候であり、液体の水が存在したことが示唆されている (Carr and Head,
2003; Head et al., 1999など)。また、湖成・河成堆積物や含水鉱物・蒸発残留岩の存在は、火星
表層で地球のような水成活動があった可能性を示している。このような温暖な気候を実現するメ
カニズムとして、数 bar以上の厚い大気による温室効果 (Ramirez et al., 2014)、もしくは、天体
衝突による一時的な温暖化 (Segura et al., 2012)が提案されているが、いまだ結論は得られていな
い。さらに、火星大気が現在のような薄い大気に進化した原因として、天体衝突による大気剥ぎ
取り、熱的・非熱的大気散逸、地表面の酸化といった過程が提案されているが、火星大気がどのよ
うに進化してきたかはよくわかっていない。
　熱的・非熱的大気散逸を経験すると大気中に重たい同位体が濃集するため、大気散逸の歴史は、
火星探査や火星隕石の同位体比分析によって得られる揮発性元素同位体比として記録されている。
特に、41億年前の結晶化年代を持つALH 84001隕石 (Lapen et al., 2010)は、隕石重爆撃期終了
直後の火星大気の情報を保持している。ALH 84001中の同位体比データの特徴は、同位体分別を
していない窒素・希ガス (Mathew and Marti, 2001)と、分別している水素 (Boctor et al., 2003;
Greenwood et al., 2008)である。これは言い換えると、大気をリザーバーとする成分は分別して
おらず、水・氷をリザーバーとする成分は分別していると解釈できる。
　本研究では、隕石重爆撃期における火星大気と表層水の進化を明らかにするために、レーザー
衝撃実験結果に基づく天体衝突による大気剥ぎ取りと、熱的・非熱的大気散逸を組み込んだ、大
気進化計算を行った。
　結果、水・氷をリザーバーとする水素は主に熱的・非熱的大気散逸によって失われるのに対し、
大気をリザーバーとする窒素・希ガスは主に天体衝突剥ぎ取りによって失われたことが明らかと
なった。また、天体衝突によって、大気全圧は数十 barから数mbarまで進化する場合があること
がわかった。この厚い初期大気によって、大気をリザーバーとする窒素・希ガスは分別しにくく
なる。一方で、水・氷をリザーバーとする水素は大気全圧の進化と無関係に分別する。このよう
に、厚い初期大気の存在によって、火星隕石ALH84001中の揮発性元素同位体データは説明可能
であることがわかった。
　 41億年前以降の天体衝突による大気の剥ぎ取りの効果は小さく、41億年前以降の非熱的大気散
逸の先行研究からも、0.1 bar程度の全圧変化しか期待できない (Luhmann et al., 1992)。従って
本研究の結果は、初期の火星が厚い大気の温室効果により温暖だったとしても、そのような時代
は 41億年前の時点で終了していたことを示唆している。その場合、41億年前以降の火星は間欠的
な温暖気候しか持ち得なかった可能性がある。
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Possibility for disappearance of Hadean continents by Late Heavy Bombardment 
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氷衛星および小惑星における有機化合物の生成と

衝撃変成に関する実験的研究 

○兒玉賢哉1 関根康人1 高野淑識2 小川奈々子2 大河内直彦2 小林敬道3 関根利守4

1東京大学 2海洋研究開発機構 3物質・材料研究機構 4広島大学 

氷衛星や C 型小惑星に存在する有機物の化学・同位体組成や構造の理解は、宇

宙における化学進化過程の理解のみならず、これら有機物の形成条件から天体の形

成・進化を制約する鍵となるため重要である。しかし、これまでの研究では、主に

隕石中の有機物の化学・同位体組成の微小・微量分析に焦点が当てられ、室内実験

によって出発物質や条件の違いが有機物の組成や構造に与える影響を明らかにする

研究はまだ十分ではない。また、天体表面付近の有機物は、他の小天体の高速衝突

による衝撃変成といった二次的な変成を受けていることが考えられるが、このよう

な変成による有機物の組成・構造への影響も実験的に明らかにされていない。特に、

衝撃変成の影響を明らかにすることは、将来のサンプルリターン探査において、サ

ンプリング時の衝撃変成がリターンサンプル中の有機物組成や構造に及ぼす影響を

評価する上でも重要な基礎データとなる。 

本研究では、出発物質の違いや衝撃変成による有機物の組成・構造への影響を

評価することを目的とし、有機物合成実験、高速衝突実験、および有機化合物の化

学分析を行った。過去の研究では、アルデヒドやアンモニアを出発物質とした密封

加熱実験で、炭素質隕石中の有機物に似た模擬隕石有機物を合成している [1]。本研

究では、先行研究[1]の条件に加え、氷衛星内部を模擬したアンモニアに富む条件で

も有機物生成を行い、生成した有機物中への窒素固定率や化学構造への影響を調べ

た。特に、赤外分光分析を行った結果、出発物質としてアンモニアを多く含む模擬

氷衛星有機物では、有機物中に含まれる C=O結合が減少し、C=N結合が多く含まれ

るなど、1600cm-1付近に特徴的な違いをもたらすことが明らかになった。また、中

間生成物の化学分析から、それぞれの有機物の生成過程を考察した。 

さらに本研究では、上記の模擬隕石有機物と模擬氷衛星有機物に対して、１段

式火薬銃を用いた衝突回収実験を行い、最大衝撃波圧力に対する有機物中の全炭素

量・窒素量の変化や化学構造への影響を調べた。これらの結果に基づき、将来の探

査計画における有機物回収方法や、炭素質小惑星表面スペクトルへの示唆を与える。 
[1] Kebukawa, Y. et al. (2013) The Astrophysical Journal, 771, 1, 12 pp. 
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地球外天体によるアミノ酸およびペプチドの
供給の可能性

○菅原春菜 1，三村耕一 2

1海洋研究開発機構，2名古屋大学

彗星や隕石などの地球外物質には様々な有機物が含まれ、これらの有機物が地球上での生
命誕生に寄与した可能性が提案されている（e.g., Chyba and Sagan, 1992）。地球外物
質に含まれる有機物の中でも本研究が着目するのは生命の誕生に必須と考えられるアミノ酸
である。アミノ酸はタンパク質の構成要素であり，かつアミノ酸が重合したペプチドは他の
有機物を生成する際に触媒として働くことがわかっている(e.g., Barbier et al., 1993 )。炭
素質コンドライトの中にはこれまで 80 種以上のアミノ酸が見つかっており(e.g., Burton et 
al., 2012)、その濃度は最高で 250 ppm のものが見つかっている(Martins et al., 2007)。
また、彗星の塵の分析からもアミノ酸が検出されている(Elsila et al., 2009)。これらの地球
外天体による初期地球へのアミノ酸の供給について検証するためには、地球外天体が地球に
衝突する際に発生する衝撃波の影響を評価する必要がある。一般に、衝撃波が物質中を伝播
した場合、その物質は温度と圧力の急激な上昇を経験する。そこで本研究では、小惑星や彗
星の衝突を模擬してアミノ酸に衝撃波を作用させる実験を行い、衝撃圧力とアミノ酸の残存
率、およびペプチドの生成率との関係を調べた。
衝撃実験に用いたアミノ酸はグリシンとアラニンの 2種である。これらのアミノ酸は単純

な構造をしており、炭素質コンドライトにも多く含まれている。さらに、グリシンは彗星の
塵からも見つかっている(Elsila et al., 2009)。小惑星の衝突を模擬した実験では、これらの
アミノ酸を 1種類ずつカンラン岩粉末に混合したものを試料とし、彗星の衝突を模擬した実
験ではさらに水を混合して凍結したものを試料とした。これらの試料に対して一段式火薬銃
を用いて衝撃波を作用させ、回収した試料の化学分析（アミノ酸およびペプチド）を行った。
彗星の衝突を模擬した実験では極低温に保持したまま衝撃を与えるため、液体窒素（77
K）に試料容器を浸した状態で弾丸を衝突させた。
小惑星の衝突を模擬した実験ではアミノ酸の残存率は衝撃圧力の上昇に伴って低下し、約

20 GPa で急激に低下した。彗星の衝突を模擬した実験ではアミノ酸の残存率には急激な低
下は見られず、衝撃圧力の上昇に伴って緩やかに低下した。また、ペプチドの生成に関して
は、両者の実験において 3量体までのペプチドの生成が認められ、その生成率はアミノ酸の
残存率と連動していることがわかった。本発表ではこれらの結果をもとに、地球外天体によ
って初期地球に供給されたアミノ酸およびペプチドの量について議論を行う。
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Robust Organic Molecules in Interstellar Chemical Evolution and 
Their Relevance to Origins of Life 
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はやぶさ 2が拓く惑星科学 

○渡邊誠一郎 1,2、はやぶさ 2統合サイエンスチーム 3

1名大環境、2JAXA/ISAS、3はやぶさ 2プロジェクト 

小惑星探査機「はやぶさ 2」は 2014年末の打上げを目前に控えている。探査対象天体は C

型の地球接近小惑星 1999 JU3であり、母天体における水質変成を記憶する含水鉱物の存在や

有機物の存在などが，C型小惑星が起源とされる炭素質コンドライト隕石の分析から推定さ

れている。しかし、C型小惑星は，1997年の探査機 NEARによる 253 Mathildeの近接フライ

バイ観測があるだけで、その実体や起源についてはほとんどわかっていない。惑星の主要材

料物質である、岩石、炭素質物質、氷がどのように集まり、混合され、物理的／化学的変化

を遂げたのか、それと小惑星のスペクトル型（広義の D型、C型、S型）の関係はどうなっ

ているのか、地球への材料物質供給はどのように進行したのかなどという根本的な問題に対

して、探査による実証のメスを初めて入れるのがはやぶさの成果を踏まえたはやぶさ 2ミッ

ションなのである。つまり、私たちは「小惑星からの惑星科学」を標榜している。 

現地でのリモートセンシング観測（可視フィルタ分光カメラ、中間赤外カメラ、近赤外分

光計、レーダ高度計）、ランダによるその場観察（ドイツ宇宙機関による MASCOT，日本の

MINERVAⅡ）、衝突装置 SCIによるクレータ形成実験（分離カメラによる撮像）、そして最

大 3地点からのサンプルリターンが主な科学メニューである。これらによって実現される科

学目標を、「JU3での観測・分析目標→惑星科学的ゴール」の形で掲げると、 

(1) さまざまな特質をもつ物質の表面分布→原始太陽系での物質混合・輸送過程の構築 

(2) 多様な有機物と共在する鉱物の関係把握→微惑星上での鉱物-水-有機物反応の解明 

(3) 放射年代とクレータ年代／天体力学の総合による天体史の読み出し→物質進化を考慮

した惑星形成／破壊過程および背後にある「惑星大動乱」の究明 

(4) 微小重力天体の衝突特性と衝突史の実態解明→微惑星が経験した動力学過程の特定 

となる。 

 表面の多様性を、可視／近赤外波長帯でのスペクトル勾配や吸収（深さ、形状）から構築

した水質変性度や不溶性有機物存在量などのプロキシ（代替指標）の分布から調べ、混合・

輸送過程に迫る。リモセン観測と特徴地点の物証としての帰還試料、そして両者をつなぐラ

ンダによるその場観測の組み合わせが重要だ。鉱物-水-有機物反応については、帰還試料の

戦略的分析がカギとなる。たった 1つの小惑星であっても、それが経験した時代の動乱（普

遍性）を伝えてくれる――総合的年代学は本ミッションのコアである。微惑星のアナログ天

体として JU3を見ることも大切である。SCI衝突画像は、サンプリングのための弾丸衝突の

画像とあわせ、微少重力天体のスケーリング則を確立する貴重なデータとなるだろう。 
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はやぶさ２搭載中間赤外カメラ TIRの科学観測計画 

○岡田達明 1，福原哲哉 2，田中智 1，田口真 3，荒井武彦 1，今村剛 1，千秋博紀 4，出村裕英 5，

小川佳子 5，北里宏平 5，関口朋彦 6，長谷川直 1，中村良介 7，神山徹 7，松永恒雄 8，和田武彦 1，

滝田隼 9,1，坂谷尚哉 10,1，堀川大和 10,1，桑名翔平 5，Joern Helbert11，Thomas Mueller12，Axel 

Hagaermann13，はやぶさ２・TIRチーム 

1JAXA，2北海道大，3立教大, 4千葉工大，5会津大，6北海道教育大, 7産業総合研， 

 8国立環境研, 9東京大，10総合研究大学院大，11DLR，12MPE，13オープン大 

小惑星探査機「はやぶさ２」に搭載する中間赤外カメラ TIRは，波長 8～12μmの中間赤外帯で

熱放射を２次元撮像し，C 型小惑星 1999JU3 の表層温度や熱慣性の分布を決定する．TIR の地

上較正試験や探査機総合試験での結果を紹介し，期待される科学成果について議論する． 

TIR は非冷却２次元ボロメータを用いた熱撮像カメラ（サーモグラフ）である．TIR の温度較正は，

-40～+150℃（233～423K）の範囲で実施した．低温から常温は真空槽中の黒体面，常温から高

温はオイルバス中の黒体面や，大型平面黒体炉を用いた．較正装置の相互の温度較正も実施し

た．データ積算処理後の相対温度精度（NETD）は 0.3K 以内である．TIR は同じ設定パラメータで

広い温度範囲をカバーするため，小惑星の昼側全域を同時撮像できる．さらに探査機全体の熱

真空試験で，NETD は 2K 程度に劣化するものの低温側は-100℃程度まで測定できることを確認

した．また，TIRの幾何較正により，点像分布関数は画素（IFOV）の 1/5以下と良好である．このよ

うな熱撮像性能をもつ TIR によって小惑星表層の熱物性を決定し，砂，砂利，高空隙な岩石，稠

密な岩石など物理状態を地質構造別に識別・分類し，地質構造との関係を議論する． 

TIRは小惑星に距離 2000km以内から到着までに，熱赤外ライトカーブ観測や衛星・ダスト探索

を行う．小惑星到着後は，高度約 20km のホームポジション（HP）や高位相角（XO）から小惑星全

体を IFOV＝0.05°（画素解像度 18m＠20kｍ）で撮像する．毎週１回以上，数分ごとに小惑星の１

自転分を撮像することにより，地域別の温度履歴を調べ，温度や熱慣性など熱物性を決定する．

小惑星の熱物性的な全体像を調べ，地質構造や堆積物等との関連を考察し，小惑星の形成・進

化過程を考察する．小惑星表面における砂，砂利，岩盤などの物理状態の違いを HP から識別し，

試料採取に最適なミリメートル大の粒度の地域を選別や，岩塊の多い危険地域の回避に役立て

る．また，探査機の降下にとって安全な熱環境かどうかの判定情報とする．その後，低高度から

の局所高解像度観測（0.9m＠1km）や，タッチダウン降下時の高解像度観測（4.5cm＠50m）を行い，

表層熱物性と表層状態の関係をより高解像度で小規模な地形の熱物性的特徴の原因について

議論する．小惑星表層を掘削する小型衝突機（SCI）によって形成されたクレータも，TIR の視野角

や解像度，温度範囲と精度を活用して捜索する．小惑星のその場で観測した熱物性は，地上・軌

道上の望遠鏡による太陽系天体の観測で用いられる小惑星熱モデルの検証になる．それらは軌

道・自転変化から決定される Yarkovsky 効果，YORP 効果とあわせ，小惑星質量や密度分布など

物理特性の推定に役立つ． 
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 Ỉ⬺ࡧࡼ࠾Ỉྵࡿࡼ㸰㏆㉥እศගィࡉࡪࡸࡣ

Ⅳ⣲㉁㝹▼ࡢᑕࣝࢺࢡ࣌ࢫ ᐃ 

⃝ᓫࠊᏳ㒊ṇ┿ (JAXA)ࠊ㔛ᏹᖹ (ὠ)ࠊᒾ⏣㝯ᾈ (JAXA)ࠊ୰ᮧᬛᶞ㸦ᮾ㸧ۑ

ே㸦ཎ◊㸧ࠊᯇᒸⴌ㸦ᮾ㸧ࠊ௰ෆᝆ♸ (JAXA)ࠊⲨṊᙪ (JAXA)ࠊᑠᯇ╬⨾㸦⥲◊㸧ࠊ

ᘅᏕᘯ (ࣥ࢘ࣛࣈ)ࠊᰤ┤ஓ㸦ᴟᆅ◊㸧ࠊᒣཱྀு㸦ᴟᆅ◊㸧ࠊᑠᓥ⚽ᗣ㸦ᴟᆅ◊㸧 

Cᆺᑠᝨᫍ JU3ࡢ⾲㠃≀㉁ࡢ≀㉁⛉Ꮫⓗ≉ᛶࢆ᥎ᐃࠊࡣࡿࡍ㏆㉥እศගィ㸦NIRS3㸧᭱ࡣ

ࠊ࡚࠸⏝ࢆ㏆㉥እศගィࡿࡍᦚ㍕㸰ࠖࡉࡪࡸࡣࠕࡣ࡛✲◊ᮏࠋࡿ࠶࡛ࡘ୍ࡢ⨨࡞᭷ຠࡶ

ྵỈࠊ⬺Ỉࠊ↓ỈⅣ⣲㉁㝹▼㸦CM, CI, CVࣉࢱ㸧㸷ࡢࣝࣉࣥࢧᑕࣝࢺࢡ࣌ࢫ ᐃࢆ⾜

ࡢࡑࠋࡓࡋウ᳨ࢆࡿࡁ࡛ࡀࡇࡿࡍᗘุู⛬ࡢࢆ㉁⛉Ꮫⓗ≉ᚩ≀ࡢ▼㝹ࡢࢀࡒࢀࡑࠊ࠸

⤖ᯝࠊⅣ⣲㉁㝹▼ྵࡢỈ㔞ࡸຍ⇕⬺Ỉࡢ⛬ᗘࡾ࡞ࡣṇ☜ࢃࡀࡇࡿ࠶࡛࠺ࡑࡁูุ࡛

ࢡ࣌ࢫࠊ᪉୍ࠋࡓࡗࢃࡀࡇࡿࢀࡉᫎࣝࢺࢡ࣌ࢫᗘ⛬ࡿ࠶ࡶ࠸㐪ࡢ⢏ᗘࡢ▼㝹ࠋࡓࡗ

ࢫࠊࢀࡉほᐹἼ㛗ᇦࡀࡁࡘࡽࡤ㛫ࣝࢭࢡࣆࡿࡍ㉳ᅉឤᗘᕪࡢࡈග᳨ฟ⣲Ꮚࡣࣝࢺ

 ࠋࡿ࠶ࡀᚲせࡿࡍṇ⿵ࢆࡁࡘࡽࡤࡢࡇࠊࡣࡿࡍゎ⌮ࡽࡉࢆヲ⣽ᵓ㐀ࡢࣝࢺࢡ࣌

㸯㎶ 21cmࡢࢱ࣮ࢣࢩࢹࡢෆ㒊ࢆ 0.1Ẽᅽࠊࡋ✵┿ࡢ㝹▼ࢆࣝࣉࣥࢧタ⨨ࠊࡋ㯮య⅔ࢆග

ࡽእ㒊ࢱ࣮ࢣࢩࢹ࡚ࡋ※ CaF2❆ࢆ㏻࡚ࡋ 2ᯛࡢ㔠ࢆ࣮࣑ࣛࠊ࡚ࡋධᑕゅ 30ᗘࠊฟᑕ

ゅ 0ᗘࡢ᮲௳࡛ࣝࣉࣥࢧගࢆ↷ᑕࠋࡓࡋගࡢᚄࡣ 25 ⣙ࡣ࡛ୖࣝࣉࣥࢧ㸦࣑ࣜ 㸧࡛࣑ࣜ30

Ἴ㛗ࡢ1.8㹼3.2µmࠊࡋᑟධ㏆㉥እศගィࡓࢀࡉ෭༷✵┿ࡣᑕගࡢࡽࣝࣉࣥࢧࠊࡾ࠶

ᇦࢆࣝࢺࢡ࣌ࢫࡢ ᐃࠋࡓࡋᶆ‽ࢆࢻ࣮ࣝࢦࣛࣇࣥࡣ⏝ࠋࡓࡋ㝹▼ࡣࣝࣉࣥࢧᯈ≧ࠊ⢊

≧㸦⢏ᚄ 77-3350µm㸧ࢆ⏝ពྵࠋࡓࡋỈⅣ⣲㉁㝹▼ CM, CIࠊࡣࣉࢱᑠᝨᫍୖ࡛ࡢຍ⇕⬺

Ỉࡢ⛬ᗘࡿ࡞␗ࡀ 8ヨᩱ㸦ຍ⇕ࡋ࡞ 2ヨᩱࠊᙅ࠸ຍ⇕⬺Ỉ 4ヨᩱࠊᙉ࠸ຍ⇕⬺Ỉ 2ヨᩱ㸧࡛

▼ỈⅣ⣲㉁㝹↓ࠊࡾ࠶ CV ࡣࣉࢱ 1ヨᩱ࡛ࠋࡿ࠶ 

 ᐃࡢ⤖ᯝࠊⅣ⣲㉁㝹▼ࡢ㸱ࡢࢻࣥࣂࣥࣟࢡ࣑Ỉ㛵ࡿࡍ྾ᖏࠊࡣࡉ῝ࡢຍ⇕⬺Ỉࡢ⛬ᗘ

ㄆ☜ࡀࡇࡿ࠸࡚ࡗ࡞ࡃὸ㡰ࡢỈ↓ࠊຍ⇕⬺Ỉ࠸ᙉࠊຍ⇕⬺Ỉ࠸ᙅࠊࡋ࡞⇕ຍࠊࡋẚ

ࡲࠋࡓࡗࢃࡀࡇࡿ࠶࡛⬟ྍࡶ༊ูࡢศᏊỈ㸦㹼3µm㸧ᵓ㐀Ỉ㸦2.7µm㸧ࠊࡓࡲࠋࡓࢀࡉ

ࠊᯝ⤖ࡓࡋᐃ ࡚ࡋ⢏ᗘ㸦<77µm, <155µm, <512µm, <3350µm㸧ࡿ࡞␗ࢆ▼Ⅳ⣲㉁㝹୍ྠࠊࡓ

⢏ᗘࡀᑠ࠸ࡉ᪉ࡀ୍᫂ࠋࡓࡗࢃࡀࡇࡍ♧ࢆࣝࢺࢡ࣌ࢫࡢࡾࡀୖྑࡘࠊࡃࡿ᪉ࣉࣥࢧࠊ

⣙ࢆࣝ ࣝࢺࢡ࣌ࢫࡓࡗࢃຍࡀ㍽ᑕࡢᗘ࡛ ࡢࢀࡒࢀࡑࠊࡣᐃ࡛ ࡓࡋ⇕ຍ80Υࠊ50ࠊ30

ヲ⣽ࡢࣝࢺࢡ࣌ࢫࠋࡓࡗࢃࡀࡇࡿ࠶࡛⬟༊ูྍ༑ศࡣᗘ ࡢࡘ3ࠊࡁ࡛ࡀࡇࡿᚓࢆ

ᵓ㐀ุࡀ᫂ࡿࡍ᭦ࡿ࡞㆟ㄽࡿ࠶࡛⬟ྍࡀᛮࡵࡓࡢࡑࠊࢀࢃᚲせ࡞ග᳨ฟ⣲Ꮚࡢࡈឤ

ᗘᕪ㉳ᅉࣝࢭࢡࣆࡿࡍ㛫ࢆࡁࡘࡽࡤ⿵ṇࡋ㍍ῶࢆࣝࢥࢺࣟࣉࡿࡍ㛤Ⓨࡃ࠸࡚ࡋணᐃ࡛ࠋࡿ࠶ 
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TIRࡿࡼ SCI᳨ࢱ࣮ࣞࢡฟ᪉ἲ᳨ࡢウ 

㹼ࡢࢱ࣮ࣞࢡ⇕㐍ࣔࣝࢹ㹼 

༓⛅༤⣖ۑ 1㸪ⲨṊᙪ 2㸪㯮ἑ⪔ 1㸪⏣ᾈ 1㸪୰ᮧᏊ 3㸪࣒࣮ࢳ TDSS

1༓ⴥᕤᴗᏛᝨᫍ᥈ᰝ◊✲࣮ࢱࣥࢭ㸪2Ᏹᐂ⯟✵◊✲㛤Ⓨᶵᵓ㸪 

3⚄ᡞᏛᏛ㝔⌮Ꮫ◊✲⛉ᆅ⌫ᝨᫍ⛉Ꮫᑓᨷ 

ᖺࡢᡴࡀࡆୖࡕணᐃࡿ࠸࡚ࢀࡉ᪥ᮏࡢᑠᝨᫍ᥈ᰝᶵࡉࡪࡸࡣ㸰ࡣ㸪ࢺࢵࢤ࣮ࢱኳయ

ࡿ࠶࡛ 1999JU3ࡢ⾲㠃㔜ࡉ 2kgࡢ⾪✺య㸦㖡ࢼࣛࡢ㸧ࢆ 2km/sࡢ㏿ᗘ࡛ᡴࡕ㎸ࢆࡇࡴ

ィ⏬ࠋࡿ࠸࡚ࡋᙎᡴࡕ㎸ࡢࡳ┠ⓗࡣ㸪ᆅୗࡿ࠶㸪Ᏹᐂ㢼࠸࡞࠸࡚ࡅཷࢆ᪂㩭࡞≀㉁

ᚋ┤ࡳ㎸ࡕ㸪ᡴࡤ࠼ࠋ࠸࡞ࡽࡲ␃ࢀࡑࡣᏛⓗ౯್⛉ࡋࡋࠋࡿ࠶ࡇࡿࡏࡉᭀ㟢ࢆ

ศ㞳࡛࣓ࣛ࢝ほ ࡿࢀࡉᨺฟ≀ࡢ㌶㊧ࡽ⾪✺ᆅⅬࡢ≀ᛶࡸᙉᗘ㛵ࡿࡍሗࡀᚓࠋࡿࢀࡽ

ࡇࡿࡍ ィⓗ⥆⥅ࡽ᥈ᰝᶵࢆࢀࡑ㸪ࡀࡿࢀࡉኴ㝧㢼࡛ὶࡣ⢏Ꮚ࡞ᚤ⣽ࡕ࠺ࡢ≀ᨺฟࡓࡲ

࡚ࡋ౫Ꮡᛶ≀ࡢᆅⅬ✺⾪ࡣศᕸࢬࢧࠋࡿࢀࡽࡵồࡀศᕸࢬࢧࡢ≀㸪ᨺฟࡤࢀࡁ࡛ࡀ

࣒࣮࣍ࡀ᥈ᰝᶵࡣ㐌㛫ᚋᩘࡢࡳ㎸ࡕᡴࠋࡿࡁ࡛ࡀẚ㍑ ほࡢࢺࢫࢲࡢ㸪ᝨᫍ㛫✵㛫ࡾ࠾

࣮ࢱ㸪ࡽ≦ᙧࡸࢬࢧࡢࢱ࣮ࣞࢡࠋࡿࡍ ほヲ⣽ࢆࢱ࣮ࣞࢡ㸪ேᕤࡋᖐࣥࣙࢩࢪ࣏

✚ሁࡢ≀ᨺฟࡓࡲࠋࡿࢃࡀࡢࡿ࠸࡚ࡗᣢࢆຊᏛⓗ≉ᚩ࡞࠺ࡼࡢࡀᒙ⾲ࡢኳయࢺࢵࢤ

ࠋࡿࢀࡽᚓࡀሗࡿࡍ㛵ᵓ㐀ࡢ᪉ྥࡉ῝ࡢᆅⅬ✺⾪ࡸࢬࢧᚩⓗ≉ࡢ㸪⾲ᒙ≀㉁ࡽศᕸࡢ

ሙᡤࡢࡢኳయ⾲㠃ࢺࢵࢤ࣮ࢱࡀࢱ࣮ࣞࢡ㸪ࡣࡵࡓ࠺⾜ࢆ ヲ⣽ほࡢࢱ࣮ࣞࢡ㸪ࡋࡔࡓ

సࡾࡲࡘࠋ࠸࡞ࡽ࡞ࡤࢀࡅ࡞࠸࡚ࡗ▱ࢆࡢࡓࢀࡽ㸪᥈ᰝᶵࣥࣙࢩࢪ࣏࣒࣮࣍ࡀᖐࡓࡋ

㝿㸪ࢱ࣮ࣞࢡ᥈ࠋ࠸࡞ࡽ࡞ࡤࢀࡅ࡞ࢃ⾜ࢆࡋ 

ࡍ౫Ꮡࡃᙉᛶ≀ࡢ㸪⾲ᒙ≀㉁ࡣࢬࢧࡢࢱ࣮ࣞࢡேᕤࡿࢀࡉᙧᡂኳయ⾲㠃ࢺࢵࢤ࣮ࢱ

᪉࡛㸪୍ࡋࡋࠋࡿࡁ࡛ࡀ㆑ู࡛࣓ࣛ࢝㸪ࡣሙྜࡓࢀࡉᙧᡂࡀ㸦ә1m㸧ࢱ࣮ࣞࢡ࡞ࡁࠋࡿ

1m௨ୗࡢᑠ࡞ࡉேᕤࡀࢱ࣮ࣞࢡసࡓࢀࡽሙྜࡣ㸪ࢆࢱ࣮ࣞࢡ᥈ࡋฟࡀࡢࡍኚᅔ㞴࡛࠶

ࡼࡢࡇሙྜ࡛㸪ࡿ࡞ࡽ㉁≀࡞ࡁࡢ⋠㝽✵ࡀᆅⅬ✺⾪ࡣࡢࡿࢀࡽసࡀࢱ࣮ࣞࢡ࡞ࡉᑠࠋࡿ

≦ᰕࡣࢱ࣮ࣞࢡࡿࢀࡽసࢺࢵࢤ࣮ࢱ⋠㧗✵㝽ࠋ࠸࡞ࢀࡽసࡾࡲ࠶ࡶ≀ᨺฟࡣሙྜ࡞࠺

࡛㸪ෆ㒊㝧ࡀᑕࡍ㛫ࡣ㝈ࡵࡓࡿ࠸࡚ࢀࡽ࿘ᅖ࡚ࡽࡃప ࡛ࡇࡑࠋࡿ࡞㸪୰㛫㉥እ

ࡢ㸪≉ᐃࡶሙྜ࡛࠸ࡉᑠࡶࡾࡼࣝࢭࢡࣆ㸯ࡀࢬࢧࢱ࣮ࣞࢡ㸪ࡤࢀࡍ⏝ࢆ㸦TIR㸧࣓ࣛ࢝
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はやぶさ 2搭載レーザー高度計による小惑星

1999JU3のアルベド観測精度評価 

○山田竜平 1, 千秋博紀 2, 阿部新助 3,並木則行 1, 野田寛大 1, 吉田二美 1, 石原吉明 4,

平田直之 5, 平田成 6

1国立天文台, 2千葉工業大学, 3日本大学, 4宇宙航空研究開発機構, 5東京大学, 

6会津大学  

 2014 年末打上げ予定の小惑星探査機「はやぶさ 2」では、近地球型の C 型小惑星「1999JU3」

の探査を行う。C型小惑星の探査は過去に一度フライバイでの観測を行ったのみで、その物

質的特徴についての詳細な探査は行われていない。我々はこの C 型小惑星 1999JU3 に対して、

はやぶさ 2搭載のレーザー高度計(LIDAR)を使用してジオメトリックアルベドの分布を観測

する事を計画している。この観測から、宇宙風化や外来物質の付着等による表層の変成の状

態、その地形との相関に関する情報、また鉱物組成や水質変成度を推定する上で参照となる

情報を得る事が期待できる。 

 はやぶさ 2搭載用の LIDARでは探査機-小惑星間の距離を測る測距機能に加えて、レーザ

ーパルスの送信光強度と受信光強度を測定する機能が付いており、この強度データから小惑

星表面のジオメトリックアルベドを推定する事が可能である。本研究では、このアルベド推

定に必要な LIDARの機器特性である送光部・受光部応答、エネルギー利用率について FM品

を用いて調査した。また、LIDARが受け取るレーザーの反射受光パルスは小惑星の表面状態

（傾斜、ラフネス）に依存して変化する。本研究では、小惑星の表面状態が LIDARの観測値

に与える影響についてもモデル計算から評価を行った。 

 これらの調査・評価結果に基づき、LIDARの機器の状態や、周辺温度、小惑星の表面状態

により観測値から決められるジオメトリックアルベドの観測精度について評価を行っている。

本発表ではその評価したアルベド観測精度について報告を行う。 
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放射光Ｘ線を用いたイトカワ微粒子の鉱物学的研究 

○三河内 岳 1・萩谷 健治 2・大隅 一政 3・Michael Zolensky4・小松 睦美 5・

佐竹 渉 1・吉田 彩里 1・唐牛 譲 6 

1東大・理、2兵県大・生命理、3JASRI/SPring-8、4NASA-JSC、5総研大、6宇宙研 

はやぶさ小惑星探査機によりサンプルリターンされたイトカワ微粒子は、隕石と小惑星の

関係や小惑星の進化史を探る上で重要な試料である。我々は、イトカワの形成過程をより詳

しく理解するために、第 1回はやぶさ試料国際研究公募により配分を受けた 7個のイトカワ

微粒子の鉱物学的・結晶学的研究を行った。これらの微粒子はほとんど 50 μm 以下のサイ

ズで、主に 10-20 μm 程度のカンラン石と斜長石からなっているために、微小領域の分析が

可能である放射光 X線を利用した 2種類の実験を実施した。 

SPring-8（BL37XU）でのエネルギースキャン微小領域 X 線回折（SR－XRD）実験の結

果（エネルギー範囲：25-30 keV、ビーム経約 1 μm）、カンラン石については、4粒子から

シャープな X線回折像を得ることができた。光学顕微鏡の観察結果と合わせ、分析を行った

イトカワ微粒子は弱い衝撃しか受けていないことが言える。構造精密化の結果、a=4.708-

4.779、b=10.271-10.289、c=6.017-6.024 (Å) の格子定数が得られた。これらの格子サイズ

はカンラン石の Fo 組成が約 70 に相当しており、EPMA により得られていた分析結果と調

和的であった。斜長石についても同様の SR-XRD 実験を行い、2 粒子から X 線回折像が得

られ、構造精密化による格子定数は a=8.180-8.194、b=12.53-12.893、c=7.125-7.23 (Å)、

α=92.60-93.00、β=116.36-116.75、γ=90.03-90.17 (o) であった。斜長石の反射の Δ131角度

は平衡温度と相関があることが知られており、今回得られたイトカワ微粒子中の斜長石平衡

温度は 800 ± 10 oCであった。この温度は先行研究で得られている温度とよく一致し、母天

体での熱変成を記録しているものと考えられる。 

また、斜長石については高エネ研（BL-4A）で Fe 放射光 XANES 実験も行った（ビーム

サイズ：約 5 μm）。各種地球外試料中に含まれる斜長石の Fe 価数は酸化還元状態により

Fe2+～Fe3+に非常に広い幅を持つが、分析を行ったイトカワ微粒子中の斜長石には Fe3+と

Fe2+がほぼ等量ずつ含まれていた。このような比較的高い Fe3+/Fe2+比はイトカワ微粒子が酸

化的環境で形成されたことを示唆している。比較のために Chelyabinsk（LL5）と

Monahans（H5）隕石中の斜長石に対して同様の実験を行ったが、Chelyabinsk ではイトカ

ワ微粒子と同様に Fe3+が含まれていたものの Monahansでは Fe2+しか見られなかった。 

以上の結果から、今回分析を行ったイトカワ微粒子は弱い衝撃を受けた平衡 LL コンドラ

イトと類似することを示しており、初期分析結果を支持している。 
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炭素質隕石へのパルスレーザー照射による
C型小惑星における宇宙風化作用再現実験
○松岡萌 1 中村智樹 1 木村勇気 2 廣井孝弘 3 中村良介 4 奥村聡 1 佐々木晶 5

1東北大地学専攻、2北大低温研、3ブラウン大、4産総研、5阪大宇宙地球科学専攻

宇宙風化作用を受けた期間が長い C型小惑星は、反射スペクトルの傾きが減少すること
（青化）が報告されている[1]。本実験では CM2コンドライトを用いてペレット試料を作成
し、C型小惑星における宇宙風化作用を実験室で再現することを目指した。ペレットに 0.7,
1, 2, 5, 10, 15 mJ のレーザー照射を行い、微小隕石の衝突効果を模擬した。照射域・未照
射域の反射スペクトルを、窒素パージ・加熱条件下で取得した。測定波長域は 0.25-14
μmとした。測定した反射スペクトルは、レーザー照射強度の増加と共に青化・暗化を示し
た。さらに、含水鉱物の存在を示す 0.7 μm 吸収帯や構造水の存在を示す 3 μm 吸収帯は、
いずれも弱化を示した。また 10, 15 mJ のレーザー照射域において TEM観察を行ったと
ころ、部分的に脱水・アモルファス化した serpentine や、レーザー照射により生じた硫黄
に富むケイ酸塩飛沫微粒子（直径 20-1000 nm）が観察された。
スペクトルの変化に関して考察する。serpentine の長時間加熱実験ではアモルファス化

に伴う反射率の低下（暗化）が報告されている[2]。本実験においても serpentine のアモル
ファス化によってスペクトルの反射率が低下したと考えられる。また、硫黄に富む粒子が試
料表面を覆うように分布し、反射率の低下が起こったと考えられる。一方 asphaltite を用
いたイオン照射実験では、傾きの平滑化と紫外域反射率の上昇が報告されている[3]。本実
験においても、Murchison に含まれる有機物がレーザー照射で炭化し、紫外域反射率の上
昇が生じたと考えられる。以上の結果、スペクトルの反射率の低下と青化が生じたと考えら
れる。
スペクトルの吸収帯の弱化に関して考察する。レーザー照射の結果、serpentine のアモ

ルファス化による 0.7 μm帯吸収深さの減少と、serpentine や tochilinite の脱水による 3
μm帯吸収深さの減少が起こったと考えられる。さらに、脱水やアモルファス化を免れた
serpentine や tochilinite が飛沫粒子に覆われることによって、0.7 μm・3 μm吸収帯は
弱化したと考えられる。本実験と同様の過程は C型小惑星の表面において進行すると考え
られる。従って宇宙風化作用の進行に伴い、C 型小惑星の反射スペクトルが青化することが、
物質科学的に予想される。
参考文献 [1] Nesvorný (2005) Icarus 173:132-152.  [2] Hiroi et al. (1996)
Meteoritics & Planetary Science 31:321-327.  [3] Moroz et al. (2004b) Icarus 
170:214-228.
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ナノ秒パルスレーザー照射模擬実験による 

宇宙風化作用における硫化鉄の効果の検証 

○岡崎瑞祈 1、佐々木晶 1、廣井孝弘 2、土｀山明 3、三宅亮 3、松本徹 3、平田岳史 3

1大阪大学大学院理学研究科、2ブラウン大学、3京都大学大学院理学研究科 

【はじめに】 

 大気のない天体表面が宇宙空間にさらされることで見た目の色や明るさが変化していく現

象を宇宙風化作用というが、そのメカニズムは太陽風や微小隕石の衝突などによりナノ鉄微

粒子が形成され、スペクトル変化が起こるとされている(Hapke,2001)。ナノ鉄微粒子は月の

ソイルでも見られているが、ナノ秒パルスレーザーを鉱物表面に照射するとナノ鉄微粒子を

実験的に生成することができ、宇宙風化作用のスペクトル変化を模擬出来る。 

また、はやぶさが小惑星イトカワから持ち帰った微粒子の宇宙風化された表面の電子顕微鏡

観察・元素分析から硫化鉄のナノ微粒子を含む層が発見されるなど、硫化鉄に関して興味深

い事実が明らかになっている。ここから、硫黄は揮発性に富むため天体表面で起こる宇宙風

化作用に関係があるのではと推測し、実験を行った。 

【実験と結果】 

粒子サイズ 45～75 µm のカンラン石に同サイズの硫化鉄を 10%、20%混ぜた試料を作成し

ナノ秒パルスレーザーを照射してスペクトル変化を引き起こした。また対照実験として同サ

イズの鉄を 10%混ぜたものや、粒子サイズ 45 µm 以下の硫化鉄を混ぜたものでも同様の実験

を行った。 

その結果から、硫化鉄が含まれる場合は、スペクトルが赤化も強く、また近赤外領域も暗

化していることが確認された。鉄のみが含まれる場合は赤化は見られるものの暗化は見られ

ないのに対し、硫化鉄が含まれる場合では赤化に加え、レーザー照射前に比べ全体的な暗化

もはっきりと見られた。またレーザー照射部を FE-SEM や実体顕微鏡で観察したところ、表

面が加熱され溶けたようになっており、硫化鉄は光沢が出て周囲を暗く汚していた。レーザ

ー照射部のカンラン石表面を TEM観察すると、表面に厚さおよそ 200nmのアモルファス層が

あり、アモルファス層の下部と最表面に微粒子が確認できた。アモルファス層下部の微粒子

はディフラクションからナノ鉄微粒子と判断できたが、最表面の微粒子に関しては純鉄では

なく、それでも EDSの結果では鉄は含まれることがわかった。また硫黄はわずかに検出され

たものの、ほぼ見られなかった。以上のことから、硫化鉄微粒子の形成が反射スペクトルの

変化を大きくしている可能性が示唆されたが、硫化鉄微粒子の存在は確認中である。 
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月 SPA 盆地によって形成された 

インパクトメルトプールの同定 

○上本季更 1,4、大竹真紀子 1、春山純一 1、中村良介 2、松永恒雄 3、山本聡 3、岩田隆浩 1

1 宇宙航空研究開発機構、２産業総合研究所、３国立環境研究所、４東京大学 

 月裏側に存在する South Pole-Aitken（SPA）盆地は、巨大衝突により月表面の地殻が掘

削され、中心部にはマントル物質が露出していると考えられてきた[Spudis et al.,1994]。

先行研究では、盆地中央に High-Ca 輝石に富む層（以下 HCP 層）が広く分布した窪地があ

り、その窪地には地下マントル物質が溶融したインパクトメルトが貯留していると推測され

ている[Ohtake et al.,2014]。ただし、この地域周辺には High-Ca 輝石に富む古い mare の

存在も示唆されている[Pieters et al.,2001]ため、SPA 盆地の地下マントルの組成を推測す

るためには、この HCP 層がインパクトメルトであることを確認する必要がある。そこで本

研究では、月周回衛星かぐやデータを基に作成した鉱物・地形情報から、盆地中央の窪地と

その周辺地域の岩石分布と産状、鉱物の化学組成を詳細に調査し、各岩石層の層序と由来を

推定した。 

 まず、鉱物吸収スペクトルの吸収中心波長の情報を使い、異なる岩石層に分けた。次にク

レータの壁面や底面、中央丘から、各層の層序を推定した。その結果、最上部に Low-Ca 輝

石に富む層（以下 LCP 層）と HCP 層より長い中心波長の層(以下 veryHCP 層)があり、その

下に HCP 層、HCP 層の下に再び LCP 層が存在するという層序であるとわかった。 

 各層の由来について、岩石の産状や鉄濃度から、上部の LCP 層は Ohtake et al.,[2014]

のエジェクタとしてのマントル物質と同一のものと考えられ、veryHCP 層は、新しい mare

であると推測した。また、HCP 層について、月面に広く分布する主な mare は総厚 2km 以

下[DeHon.,1979]、鉄濃度 14wt%以上[Jolliff et al.,2000]という過去の研究と、この窪地

周辺の mare が鉄濃度 16wt%以上ということを、今回導きだした HCP 層の層厚が約７-

9km、鉄濃度が 12-13wt%であることと比較すると、HCP 層は mare とは考えにくい。一

方、下部の LCP 層が、インパクトメルトが分化し、HCP 層と LCP 層に分かれたものである

とすると、SPA 盆地の分化したインパクトメルトの上層の層厚が約 12km 付近である

[Vaughan et al.,2014]とする先行研究とよく合致する。以上から、HCP 層はインパクトメ

ルトであると推測した。 

 よって、この HCP 層の鉱物、化学組成を調査することにより、インパクトメルトとして

溶融した SPA 盆地の地下マントルの組成を推測し、月マントルの一定の深さまでの組成を

解明することができる。 
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観測衛星による分光画像および数値地形モデルを用いた衝突クレーター自動判別手法
の開発

◯山本 聡1, 松永 恒雄1, 中村 良介2, 関根 康人3, 平田 成4, 山口 靖5	
1国環研, 2産総研, 3東大, 4会津大, 5名古屋大

!
� クレーター年代学は、衛星画像上の衝突クレーターを数え上げることによって、解析対象地域の年代を推定するも
のである。一方、最近のリモートセンシング技術の向上により、惑星・衛星探査による大量の画像データの取得が可
能となりつつある。これらの大量データを使って、様々な天体かつ広範囲の地域に対して効率よくクレーター年代学
研究を展開する上では、衛星データから衝突クレーターを自動的に抽出する手法（衝突クレーター自動判別手法）の
活用が重要となる。これまで、衝突クレーター自動判別手法に関する様々なアルゴリズムが提案されてきた
[e.g.1,2]。一方で、従来の衝突クレーター自動判別手法では、処理を行う前に人為作業による様々な前処理を必要
とするといった問題や、処理速度に膨大な時間がかかるといった問題がある場合が多い。実際、これまで得られてき
たクレーター年代学を使った月科学研究の多くは、これまで提案されてきた衝突クレーター自動判別手法によるもの
ではなく、手動カウンティングによる研究が主である[3]。 

 我々は最近、従来の衝突クレーター自動判別手法とは異なる、新しい解析手法による円構造抽出アルゴリズム
（RPSW; ピクセルスワッピング法）の開発を行った[4]。この方法では、円構造を抽出するにあたって、画像の回転対
称性に着目する。そのため、画像上の各点におけるスカラー情報だけでなく、様々なベクトル情報（例えばスペクトル
情報、地形情報など）に対して適用することができるという意味で、従来のクレーター抽出手法（ハフ変換やパターン
マッチングなどを利用した方法）と大きく異る。そこで本研究では、このRPSWを月周回衛星「かぐや」搭載の地形カ
メラ（TC; Terrain Camera)[5]で取得された、デジタル地形モデル（DTM; Digital Terrain Model）へ応用し、DTM
データを使った前処理を必要としない衝突クレーター自動判別手法の開発を行った（RPSD法と呼ぶ）（図1に応用の
一例を示す）。この手法では、様々な大きさのクレーターが複雑に重なっている場合であっても、個別の構造を独立に
かつ同時に検出できるという特徴を持つ。またノイズ除去などの前処理が一切不要であることから、従来の衝突クレー
ター自動判別手法と比べて、桁違いでの高速処理を行えるという特徴を持つ。本発表では、RPSWの基本概念およ
び、DTMへ応用したRPSD法の紹介を行い、また実際の月面上の海・高地領域に対して応用して得られたモデル年
代の結果について議論を行う。 ! 

!
!
!
!
!
!
!

図1：(a) DTMデータを基にした形状イメージ。月面上の熱の入江の高地領域。 (b) DTMデータを使って、クレーター内壁

の傾斜角度および法線の方位角について色分けを行ったもの。RPSD法では、これらの傾斜角度および方位角の「回転対

称性」を調べることで衝突クレーターがどこにあるかを検出するものである。(c) RPSDによる抽出例。黄色が検知されたク

レーターの中心点、赤線が自動的に決定されたクレーターリム。 

!
[1] 沢辺頼子ら 2004, 遊星人, 13, 87. [2] 原田直人ら 2008, 遊星人, 17, 69. [3] Morota, T. et al. 2011, EPSL, 302, 255. 
[4] Yamamoto, S. et al. 2014, IEEE TGRS, 53, 2, 710. [5] Haruyama, J. et al. 2008, EPS, 60, 243.

(b) (c)(a)

5 km
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かぐや/スペクトルプロファイラデータを閲覧・
表示するためのWeb-GIS「月光」のユーザ拡大

に向けて
◯小川佳子1,  林洋平, 平田成1, 寺薗淳也1, 出村裕英1, 松永恒雄2, 山本聡2, 横田康弘2,

大竹真紀子3, 大嶽久志3

1会津大学 2国立環境研究所 3JAXA
「月光」(URL: http://fructus.u-aizu.ac.jp/gekko_info/)は、月面周回衛星「かぐや」に

搭載された可視-近赤外分光計スペクトルプロファイラ(SP)のデータを閲覧・ダウンロードす
ることができるウェブGISであり、2014年8月よりサービス運用を開始した(下図)。「月光」
の主だった機能としては、月面ベースマップ上の任意の領域に対して観測された全SP観測点
を、高精度の同時観測画像を重ねあわせた上で表示することができ、その中の観測点をクリ
ックして選択することにより、そこで観測されたSP反射率値スペクトルを瞬時に表示・確認
することができる。また、複数の観測点間でスペクトルデータを比較する機能や、詳細解析
のためのダウンロード機能も備えている。スペクトルの包絡線(continuum)除去や各補正の
適用など基礎解析はウェブ上で行うことができる。なお、ベースマップである月面画像レイ
ヤは複数種類用意してあり、切り替え可能である。インターネットの環境さえあれば、ブラ
ウザを通して、107点におよぶSP全観測点のデータから自在に関心領域のデータを選び出す
ことが可能となっている。「月光」の詳しい機能紹介やシステム実装の詳細については、林
ら[2014年, 宇宙科学情報解析論文誌投稿中]をぜひ参照していただきたい。
「月光」の利用にあたっては、利用規約への同意の上、ユーザ登録申込書を管理者グルー

プML宛に送付していただくことをお願いしている。申込書を受付後、個別アカウントを発行
し、IDとパスワードを御連絡する流れとなっている。
本講演では、Web-GIS「月光」を利用するまでの流れを説明し、その主だった機能を紹介

し、さらに「月光」を用いた簡単な分析例に言及する。今後の「月光」ユーザ拡大にぜひつ
なげたい。
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形成期の水星におけるコア-マントル間の 

硫黄の分配 

○笹森 映里 1，倉本 圭 1

1北海道大学理学院宇宙理学専攻 

水星は高密度の天体であり，大きな金属核を持つと考えられている．最近MESSENGER探査機

の X線スペクトル観測によって，水星表面の組成は FeOに乏しく，予想外に硫化物に富むことがわ

かってきた．そのため，水星は還元的で金属と硫化物を多く含む E コンドライトのような材料物質から

形成されたと考えられている．また，MESSENGERによる重力測定から，水星のコア‐マントル境界

にはケイ酸塩岩よりも高密度の固体層の存在が示唆されており，その構成物質として FeSが有力視

されている．しかし，どのようにしてこのような固体層が得られたのかは未解明である． 

水星は分化天体であるので，表層に見出されている，あるいはマントル下部に示唆されている硫

化物は，コア形成時にケイ酸塩相に分配された硫黄に由来する可能性が考えられる．還元的な環

境下でケイ酸塩メルトに硫黄が溶け込む場合，常圧付近では主に熱力学的に安定な CaSの形で溶

け込むことが知られている．ただし CaSはモル体積が大きいため，高圧下ではよりモル体積の小さい

FeSが安定になっていく可能性もある．そうなった場合，コア形成時に高圧下でケイ酸塩メルトに溶

け込んだ FeSが後に固体層を形成するかもしれない． 

そこで本研究では形成期の水星におけるコア-マントル間の硫黄の分配を，工業化学分野で経験

的に知られているケイ酸塩メルトへの硫化物溶解度モデルを拡張し，推定することを試みた．ケイ酸

塩メルト相と溶融金属鉄相間での化学平衡を考えることによって，任意に与えた水星材料物質組成

に対して，硫黄分配を支配する重要な熱力学量の一つである酸素フガシティーfO2を得，そして硫

化物溶解度モデルからケイ酸塩メルト中の S濃度が得られる．また圧力の効果については fO2と fS2

の緩衝反応の体積変化を基に定式化した．最新の観測データに基づいた内部構造モデルでは，水

星のコア-マントル境界の圧力は 4-8 GPaであると推定されている．今回は，平均的な E コンドライト

の組成（Javoy et al., 2010）を与えて，2000 K，1 atm，4 GPa， 8 GPaの温度圧力下で分配の推算を

行った． 

その結果，1 atm下ではケイ酸塩メルトに溶け込む硫黄は 0.2-0.5 wt%で，これは固体 FeS層を説

明するには少量である．圧力を上げるとより多くの硫黄が分配され，8 GPaでは 4-8 wt％に達する．

ただしこれは出発物質のケイ酸塩メルトに含まれる FeO濃度に強く依存する．また，ケイ酸塩メルト

中の硫化物と酸化物の交換反応の体積変化の効果はここでは考慮しておらず，現在解析を進めて

いる．硫黄はケイ酸塩メルトの結晶分化作用で液相に濃集しやすい元素である．したがってコア形

成時にケイ酸塩メルト相に分配された硫黄の一部は，マントルの固化とその後の火成活動を通じて

地殻に集まると考えられる．これは水星表面に硫黄が豊富であることを説明する． 
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5 GPaでの Fe-O-S系の融解と月核への応用 

○赤松明香 1, 大谷栄治 1, 鈴木昭夫 1

1東北大学大学院理学研究科地学専攻 

月は、慣性モーメントの値より半径 220-450 km の小さな鉄核の存在が示されている(1)が、

その大きさや構造、組成といった特性については、現在も議論が盛んに行われている。月表

層に見られる鉱物で最も多量に存在するのはケイ酸塩鉱物であるが、次いで多いのが酸化鉱

物である。また、FeOのマントル存在量は地球が 8 wt.%なのに対し月は 11.4 wt.%と考えら

れており(1)、月の組成は地球よりも酸化的であるため、地球核中に軽元素として含まれる

と考えられる酸素が月核中にも存在する可能性がある。そこで今回は、核の軽元素として硫

黄と酸素を考慮した Fe-O-S系金属試料を月内部の温度圧力条件下に置き、その融解関係か

ら核構造の議論を行った。 

高圧実験は、東北大学理学部に設置されている 3000 ton川井型マルチアンビル高温高圧

発生装置を用いて、5 GPa、1400-1600 ℃の条件で行った。試薬には鉄(Fe)、酸化鉄(FeO)、

硫化鉄(FeS)の粉末を使用し、試料容器はアルミナ(Al2O3)、ヒーターはグラファイト、圧媒

体上下はジルコニア(ZrO2)、圧媒体中心部はマグネシア(MgO)で作成した。試料分析には走

査型電子顕微鏡を用いて、反射電子組成像により組織観察を行った。また、エネルギー分散

型 X線分析装置及び波長分散型 X線分析装置を用いて、組成分析を行った。 

5 GPa、1400 ℃の条件において、O量が 1-5 wt.%、S量が 21-25 wt.%のとき全溶融であり、

S量が 20 wt.%以下になると FeOが固体として存在する部分溶融が見られた。1600 ℃の条件

では、O量が 4-5 wt.%、S量が 16-23 wt.%のとき全溶融であり、S量が 10 wt.%のときに

FeOに富む相と Fe-FeS相による液相不混和が見られた。以上の実験から、月核が限られた

化学組成を持てば、液相不混和が存在する可能性がある。 

月核が Fe-O-S 系の組成と考える時、液相不混和が存在する。このことは、核中の O，S 量

によっては液体核が 2 層に分離する可能性を示唆している。すなわち月には FeOに富んだ上

部外核と Fe-FeS の下部外核が存在すると考えられる。さらに上部の FeO 層は下部マントル

のオリビンと反応し、最下部マントルにマグネシオウスタイトを生成する。このマグネシオ

ウスタイトを含む FeO に富んだ最下部マントルが、潮汐による発熱で部分溶融しているとす

ると、これが月深部の低粘性層の原因となっている可能性がある。 

(1) Konopliv, A.S., Binder, A.B., Hood, L.L., Kucinskas, A.B., Sjogren W.L., 

Williamn, J.G., Science 281, 1476-1480, 1998. 

(2) Taylor, S.R., A new Perspective. Cambridge University Press, New York, 307, 

1992. 
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高温高圧実験から探るガニメデ核の構造・組成モデル 
Structural and compositional model of Ganymede’s core 

based on the high-pressure and high-temperature experiments 

○柴﨑裕樹 1,2、大谷栄治 2、寺﨑英紀 3、Yingwei Fei4、肥後祐司 5

1東北大学学際科学フロンティア研究所、2東北大学大学院理学研究科地学専攻、3大阪大学

大学院理学研究科宇宙地球科学専攻、4カーネギー研究所、5高輝度光科学センター 

木星の衛星である氷天体ガニメデは内部が分化し、表層から氷層（一部液体の可能性）、

鉱物層、そして中心に金属核があると考えられている。ガニメデ核の組成モデルとして鉄‐

硫黄系がよく挙げられるが、衛星内部のような高温高圧下では、鉄は H2O や含水鉱物と反

応して容易に鉄水素化物(FeHx)を形成することが知られ、このことを考えると、水素もまた核

に存在する可能性がある。そこで、核の構成元素として鉄、硫黄、水素を仮定した場合のガ

ニメデ核の構造や、取りうる組成を明らかにするため、Fe-S-H 系の高温高圧下での相平衡

関係を X線回折実験によって明らかにした。 

高温高圧 X 線回折実験は、放射光施設 SPring-8 の BL04B1 で行った。このビームライ

ンには川井型マルチアンビルプレスが設置されており、高温高圧下での X 線回折実験が

可能である。実験試料には Fe と FeS の混合粉末を用い、これに LiAlH4の熱分解反応によ

って発生する水素を供給することで、Fe-S-H 系試料とした。実験条件は、ガニメデの中心条

件である、約 10GPa, 1700K まで行った。 

実験は、目的圧力まで加圧後、昇温して目的温度まで加熱する手順で行った。低温条件

では、固体の Fe と FeS が水素化した FeHx と FeSHx が共存する様子が観察され、温度を

上げ続けると部分溶融が観察された。また、さらに昇温すると試料は全溶融した。興味深い

ことに、全溶融温度（リキダス）は水素の無い Fe-FeS 系のリキダスより低下していた一方で、

部分溶融温度（ソリダスは）は、Fe-FeS 系の共融点温度とほぼ一致していた。本実験によっ

て得られた Fe-S-H 系の融点と、報告されている温度構造モデルやガニメデが固有磁場を

持つことなどを考慮すると、ガニメデ核が鉄と硫黄、水素で構成されていた場合、固体

FeSHx と液体 Fe-S-H という構造をし、固体成分の方が硫黄に富むような組成に成りうること

が分かった。 
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Brillouin散乱法を用いた地球核マントル境界圧力
条件までの δ-AlOOH相の音速測定と地球・火星内

部への適用 
○増野いづみ 1、村上元彦 1、大谷栄治 1

1東北大学大学院理学研究科地学専攻 

地球内部の水は主に含水鉱物として存在し、沈み込むプレート（スラブ）によってもたら

される。沈み込むスラブは堆積岩層、玄武岩層、かんらん岩層から成り立つ。スラブはマン

トル遷移層で一旦滞留し、その後核マントル境界にまで達すると考えられているが、ほとん

どの含水鉱物は上部マントルより浅いところで脱水分解を起こす。しかし近年の高温高圧実

験によって、スラブの堆積岩層に含まれる δ-AlOOH 相などの鉱物がマントル遷移層以深ま

で安定に存在することが明らかになった。加えて、δ-AlOOH 相と地球・火星の下部マント

ルの主要構成鉱物である MgSiO3-ペロブスカイトが地球の最下部マントルの温度圧力条件 

で安定に共存することが確認された。以上のことから、δ-AlOOH 相が惑星内部の大規模な

水輸送に寄与していると提唱されており、この δ-AlOOH 相の弾性波速度を測定することで、

水を含んだ沈み込むスラブ物質がマントル深部で地震波速度の異常に関与しているのかを推

定することができる。 

本実験ではブリルアン散乱法を用い、地球の核マントル境界圧力条件までの δ-AlOOH 相

の音速測定を行った。高圧発生にはダイヤモンドアンビルセルを用いた。その結果水素結合

対称化により δ-AlOOH相の音速が 6 GPaから 15 GPaにかけて急激に増加し、マントル遷移

層の鉱物の中でも最も硬い鉱物のひとつであるということが分かった。このことから δ-

AlOOH 相が地球のマントル遷移層で正の地震波不連続へ寄与している可能性が示唆された。

また火星の下部マントル圧力条件において、δ-AlOOH 相の音速は下部マントル主要構成鉱

物であるMgSiO3-ペロブスカイトの音速と同程度であるということが分かった。
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䝎䝇䝖ᶍᨃ≀㉁ᙧᡂ㐣⛬䛾㉥እ䝇䝨䜽䝖䝹“䛭䛾ሙ” 
 ᐃᐇ㦂䠖ᫍ࿘䝅䝸䜿䜲䝖䛾⤖ᬗ

ż▼ሯ ⤀அ 1,2䚸ᮌᮧ ຬẼ 2 

1ᮾᏛᏛ㝔⌮Ꮫ◊✲⛉ᆅᏛᑓᨷ䚸2ᾏ㐨Ꮫప ⛉Ꮫ◊✲ᡤ 

Ᏹᐂ✵㛫䛻䛚䛡䜛㖔≀ᚤ⢏Ꮚ (䝎䝇䝖) 䛾⏕ᡂ䛿䚸Ẽ┦䛛䜙䛾᰾⏕ᡂ䛻ጞ䜎䜛䚹Ẽ┦䛛䜙䛾ᆒ

୍᰾⏕ᡂ䛻䛿䛝䛺㥑ືຊ䛜ᚲせ䛺䛯䜑䚸ᚤ⢏Ꮚᙧᡂ䛾䜹䜲䝛䝔䜱䜽䝇䛿䚸䝞䝹䜽䛾ᖹ⾮䛸䛿䛛䛡

㞳䜜䛶䛔䜛䛸⪃䛘䜙䜜䜛䚹䛧䛛䛧䚸䝎䝇䝖䛸ྠᵝ䛺䝘䝜䝯䞊䝖䝹䝃䜲䝈䛾ᚤ⢏Ꮚ䛾จ⦰䝥䝻䝉䝇䛿᫂䜙

䛛䛻䛺䛳䛶䛚䜙䛪䚸⌧ᅾ䛾䝎䝇䝖จ⦰䝰䝕䝹䛷䛿䝞䝹䜽䜢ᇶ䛻㆟ㄽ䛥䜜䛶䛔䜛䚹䛭䛣䛷ᡃ䚻䛿䚸䜺䝇

୰Ⓨἲ䛸䝣䞊䝸䜶ኚᆺ㉥እศගගᗘィ䜢⤌䜏ྜ䜟䛫䚸䝘䝜⢏Ꮚ䛾ᆒ୍᰾⏕ᡂ䛸䚸෭༷㐣⛬䛻

䛚䛡䜛ᡂ㛗䜢㉥እ䝇䝨䜽䝖䝹䛷“䛭䛾ሙ” ᐃ䛩䜛ᡭἲ (Free-flying In-situ infrared measurement of 

Nucleating nanoparticles Experimental system : FINE ἲ) 䜢㛤Ⓨ䛧䛯[1]䚹 

ᮏ◊✲䛷䛿䚸⤖ᬗ㉁䜿䜲㓟ሷ (Mg2-xFexSiO4)䛾จ⦰䝥䝻䝉䝇䜢䚸FINE ἲ䛻䜘䛳䛶“䛭䛾ሙ” ᐃ

䛧䚸ᫍ࿘⎔ቃ䛻䛚䛡䜛䜿䜲㓟ሷ䛾ᙧᡂ䝯䜹䝙䝈䝮䛻䛴䛔䛶⪃ᐹ䛧䛯䚹Mg䚸SiO ⢊ᮎ䜢䚸㓟⣲㞺ᅖẼ

ୗ䛷 2300 K 䜎䛷ᛴ⃭䛻ຍ⇕䚸Ⓨ䛥䛫䚸ᑐὶ䛻䜘䛳䛶෭䜔䛥䜜䛯䜺䝇䛛䜙䚸䜿䜲㓟ሷ䝘䝜⢏Ꮚ䛜⏕

ᡂ䛧䛯䚹FINE ἲ䛷 ᐃ䛧䛯⤖ᯝ䚸᰾⏕ᡂ┤ᚋ䛿⤖ᬗᵓ㐀䜢ᣢ䛯䛺䛔‽Ᏻᐃᵓ㐀䜢䛸䜚䚸෭༷㐣⛬

䛷⤖ᬗ䛜㐍⾜䛧䛯䛣䛸䛜ศ䛛䛳䛯䚹䜎䛯䚸䛭䛾䛾㞺ᅖẼ䜺䝇 ᗘ䛿䚸500 K 䛛䛭䜜௨ୗ䛷䛒䜛

䛣䛸䛜♧၀䛥䜜䛯䚹䛣䜜䛿䚸㠀ᬗ㉁䜿䜲㓟ሷ䛾⤖ᬗ ᗘ䛷䛒䜛 1000 K [2]䚸[3]䛸ẚ䜉 500 K 䜒䛾ప

 䛷䛒䜛䚹

ᫍ࿘⎔ቃ䛻䛚䛡䜛䜿䜲㓟ሷ䛾༙䛿㠀ᬗ㉁䛷䛒䜚䚸⤖ᬗ㉁䛿 300 K ௨ୗ䛾Ⰽ ᗘ䜢ᣢ䛴䝎䝇䝖

䝅䜵䝹䛷ᛴ䛻ほ 䛥䜜䜛ഴྥ䛜䛒䜛[4] 䚹䛭䛾䛯䜑䚸1000 K ௨ୖ䛾㧗 㐣⛬䜢క䛖┤᥋จ⦰ [5] 䜔䚸

㠀ᬗ㉁䜿䜲㓟ሷ䛾⤖ᬗ[2]䚸[3] 䛷䛿ㄝ᫂䛷䛝䛺䛔䚹ᮏ◊✲䛻䛚䛔䛶 ᐃ䛥䜜䛯䜿䜲㓟ሷ䛾ప 㡿

ᇦ䛻䛚䛡䜛⤖ᬗ䛿䚸ᫍ࿘⎔ቃ䛷䛾⤖ᬗ㉁䜿䜲㓟ሷ䝎䝇䝖䛾ᡂᅉ䛸䛧䛶䚸᪂䛯䛺ྍ⬟ᛶ䜢♧䛩䚹

ᮏ◊✲䛻䛚䛔䛶᫂䜙䛛䛻䛺䛳䛯ప 㡿ᇦ䛷䛾⤖ᬗ⌧㇟䛿䚸(1) ᾮ䛸䛧䛶᰾⏕ᡂ䛧䛯䛣䛸䛻䜘

䜛䚸⤖ᬗ䛾άᛶ䜶䝛䝹䜼䞊పୗ䚸(2) 䝘䝜⢏Ꮚ≉᭷䛾ཎᏊᣑᩓಀᩘ䛾ቑ䚸(3) ప 㡿ᇦ䛻

䛚䛡䜛㓟ᛂ䛻క䛖₯⇕䛾ᨺฟ䛸䚸₯⇕䛻䜘䜛䜰䝙䞊䝸䞁䜾䛸䛔䛖 3 䛴䛾䝅䝘䝸䜸䛻䜘䛳䛶ㄝ᫂䛥

䜜䛖䜛䚹Ⓨ⾲䛷䛿䚸ᐇ㦂≀㉁䚸㞺ᅖẼ䜺䝇⤌ᡂ䜢ኚ䛘䛯㝿䛾⤖ᯝ䛸ྜ䜟䛫䚸䜿䜲㓟ሷ䛾᰾⏕ᡂ䛸⤖

ᬗ䛾⣲㐣⛬䛻䛴䛔䛶㆟ㄽ䛧䚸ᮏ◊✲䛷ぢ䜙䜜䛯ప ⤖ᬗ䛜ᫍ࿘䜿䜲㓟ሷ䛾ᙧᡂ䛻䛚䛔䛶ᯝ

䛯䛩ᙺ䜢♧䛩䚹

ཧ⪃ᩥ⊩: [1] Ishizuka, S., et al., 2014, ApJ, submitted, [2] Hallenbeck, S. L., et al. 2000, ApJ, 535, 
247, [3] Koike, C., et al. 2010, ApJ, 709, 983, [4] Waters, L. B. F. M., et al. 1996, A&A, 315, L361, 
[5] Tsuchiyama, A. 1998, Mineralogy journal, 20, 59 
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アエンデ隕石を用いた高温高圧下における金属鉄

―ケイ酸塩メルト間の炭素分配実験 

○朝原友紀 1、大谷栄治 1

1東北大学大学院理学研究科 

1. はじめに

炭素は地球、惑星、および小天体の重要な揮発性元素であり、また、地球核の軽元素候補

のひとつである。核・マントルの炭素の存在度と元素循環を明らかにする上で、高圧下にお

ける金属鉄メルトとケイ酸塩メルトの炭素の分配挙動を明らかにすることは非常に重要であ

る。金属鉄メルト-ケイ酸塩メルト間の炭素分配研究は、DasGupta et al. 2013、Chi et al. 

2014などによって、5GPa・2373Kの温度圧力範囲まで調べられている。しかし、4GPa以上

の圧力では、ケイ酸塩メルトがガラスとして急冷できずに、細かい急冷結晶の集まりとなる

事で、炭素の分析が困難になる問題が指摘されている。本研究では、回収試料の全炭素量を

質量分析計で測定することで、樹脂や研磨材によるコンタミネーションの問題を取り除くこ

とを試みた。 

2. 実験方法

出発物質として、炭素質コンドライト（Allende隕石・CV3）を用い、高圧下における炭

素の分配実験を行った。高圧発生には東北大学の 3000tonマルチアンビル高圧発生装置を用

いた。6GPa、2073Kの圧力温度条件で、10、60、180minと保持時間を変化させて急冷回収実

験を行った。試料カプセルにはグラファイトを用いた。実験回収試料を鏡面研磨し、

SEM/EPMAによる化学分析と像解析を行った。金属メルトの炭素濃度は WDS－EPMAを用いて

行った。ケイ酸塩メルト中の炭素濃度推定のため、6GPa、2073K、60minの実験を 3set行っ

た。実験終了後、カプセルから取り出した回収試料の表面をダイヤモンドやすりで削り、表

面のグラファイトを取り除いた。ケイ酸塩メルト中にも急冷結晶としてグラファイトが晶出

する可能性があるため、それ以上の前処理は行わなかった。そうして得た回収試料の全炭素

量を、元素分析計を用いて測定した。 

3.結果と考察

回収試料中の全炭素濃度（約 0.7wt.％）、急冷金属メルト中の炭素濃度（約 0.3wt%）を

用いて、マスバランスによって求めたケイ酸塩メルト中の炭素量は約 0.4wt%となった。炭

素分配係数は、ほぼ１となった。ただし、今回の方法によって求めたケイ酸塩中の炭素濃度

は、DasGupta et al. 2013などによって報告されている急冷ガラスの分析値よりかなり高

い値を示しており、グラファイトカプセルからのコンタミネーションの影響などにより、シ

リケイトメルト中の炭素量を過剰に評価している可能性がある。 
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CV3炭素質コンドライト隕石母天体の集積時期と
形成進化過程 

○城後香里 1、中村智樹 1、伊藤元雄 2、脇田茂 3、Mikhail Zolotov4、Scott Messenger5

1東北大学、2JAMSTEC高知コア研究所、3国立天文台、4アリゾナ州立大学、5NASAジョン

ソンスペースセンター 

始原的な CV3 炭素質コンドライト隕石（以下、CV3 隕石）は、隕石母天体内における

水質変成で形成された二次鉱物を少量含む。水質変成とは母天体形成後、その天体内部で起

こる最初の化学反応である。従って、二次鉱物は、始原天体の初期進化過程を知る上で重要

な手掛かりとなる。二次鉱物の中でもファヤライト（鉄に富むオリビン）は、Mn-Cr 年代測

定法に適しており、その鉄含有量（Fa#）は、ファヤライト形成温度・圧力条件を反映する

という特徴を持つ（e.g., Hutcheon et al., 1998; Zolotov et al., 2006）。本研究では、ファヤライ

トに着目することで、CV3隕石母天体の集積時期と初期進化過程に制約を与えた。 

CV3 隕石厚片（Y86009、A881317、MET01074、MET00430）の鉱物・組織観察を行っ

た結果、Y86009、A881317は角礫岩であり、host matrixに多数の岩塊（直径 0.5-1mm程度。

コンドリュールとその周りを覆う細粒な物質で構成）を含むことが分かった。ファヤライト

は、host matrix や岩塊に含まれており、コンドリュール内部や表面、マトリックス中に存在

する。形状は粒状 (5-50 Pm) や脈状 (~10×50 Pm) で、主にマグネタイトやトロイライトと

共存する。個々の岩塊ごとにファヤライトの Fa#は異なり（Fa# = 60-100）、それぞれ異なる

形成温度・圧力条件で形成されたことが示唆された。二次イオン質量分析計を用いて、これ

らのファヤライトの Mn-Cr 年代測定を行った結果、現在から約 45.65-45.62 億年前に形成さ

れたことが分かった。以上から、個々の岩塊中のファヤライトは、現在の CV3 隕石に取り

込まれる前に、天体内の異なる場所で、異なる温度・圧力条件の水質変成により、約 45.65-

45.62億年前に形成されたことが分かった。 

熱力学計算によるファヤライトの温度・圧力安定条件に基づくと、本研究で観察された

Fa# <96のファヤライトを形成するためには、300 bar以上の圧力、即ち半径 175 km以上の

CV3 隕石母天体が必要であることがわかった。また、ファヤライト形成年代から推定される

水質変成の期間（約 45.65-45.62 億年前）と、ファヤライトを含む CV3 隕石の最高到達温度

（約 400度、Busemann et al., 2007）を仮定し、CV3隕石母天体の熱進化モデル計算を行った

結果、CV3 隕石母天体の集積年代は、現在から約 45.63 億年前であることを特定した。この

集積時期は、CI、CM隕石母天体の集積時期（e.g., Fujiya et al., 2012, 2013）と一致すること

から、原始太陽系星雲内の雪線付近では、始原天体が同時期に形成されていたことが示唆さ

れた。 
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C型小惑星を模擬した焼結ガラスビーズ試料への 
クレータ形成実験 

○岡本千里1，池崎克俊2，今栄直也3，矢野創4，橘省吾5，土’山明6，澤田弘崇4，

長谷川直4，中村昭子1，富山隆將7 

1 神戸大学，2 大阪大学，3 国立極地研究所，4 宇宙航空研究開発機構，5 北海道大学， 
6 京都大学，7 海洋研究開発機構 

C 型小惑星は，主に炭素質コンドライト類似物質から構成される始原的な天体である．有機物
など生命の起源についての情報が得られる事が期待されるため，小惑星探査機による C型小惑星
からの表面物質のサンプリングが考案されている．例えば「はやぶさ 2」計画では，C 型小惑星
1999JU3 に弾丸を撃ち込み，クレータ放出物をサンプルリングする予定である．また，炭素質コ
ンドライトの放出過程や太陽系形成初期における天体同士の衝突進化を考える上で，C 型小惑星
のクレータ形成過程を明らかにすることは重要となる．炭素質コンドライトの強度は，S 型小惑
星など熱進化した岩石質天体由来と考えられる石質隕石と比較し脆弱であり，コンドリュールが

豊富に含まれるなど，内部組成も異なる．このため，同等の衝突エネルギーでも衝突破壊の結果

が S型小惑星と C型小惑星では異なることが予想される．しかし，C型小惑星の強度まで考慮し
たクレータ形成過程の解明はまだ十分なされていない．そこで，本研究では，C 型小惑星のクレ
ータ形成過程を明らかにするため，炭素質コンドライト隕石のコンドリュールとマトリクスを模

擬した焼結ガラスビーズ試料を作製し，火薬銃を用いた C型小惑星模擬物質へのクレータ形成実
験を実施した． 
炭素質コンドライトは，主にコンドリュールとマトリクスと呼ばれる組織から成る．そこで実

験では，隕石中のコンドリュールとマトリクスを模擬するため，2種類の異なるサイズのガラス
ビーズからなる焼結体を作成した．コンドライト隕石中で一般的に観察される平均的なコンドリ

ュールのサイズ・含有量を模擬するため φ300 ミクロンガラスビーズを模擬コンドリュールとし
て使用し，試料中にこのガラスビーズ含有量が 20wt％，50wt％となるよう調整した．また，マ
トリクス部分には φ20 ミクロン以下のガラスビーズ（含有量 80wt％，50wt％）を使用した．こ
のガラスビーズ混合物を模擬コンドリュールが均一に混在するように混合したのち，温度

610℃~635℃ で焼結させ， 試料の引張強度が 0.1MPa~2MPaとなるように試料を作製した．また，
衝突実験におけるターゲットサイズによるクレータ形成への影響を調べるため，作製した模擬物

質（直径 φ10cm, 高さ 6cm）を引張強度を類似させた石膏により包埋することで，より大きな模
擬物質（直径 φ22cm, 高さ 12cm）を作製した．  
これらの模擬試料を用い，JAXAに設置された火薬銃を用いてクレータ形成実験を実施した． 

実験で使用した弾丸として，直径 8mm，質量 5g の SUS製弾丸を用い，衝突速度 100〜250m /s
の範囲で真空下（～10Pa）で衝突実験を実施した．実験後，形成したクレータ体積，破片放出速
度を計測し，炭素質コンドライト模擬物質のクレータ形成過程を明らかにした．クレータ体積は，

レーザー変位計を用い，3次元的に計測された．また，破片速度は高速度ビデオカメラによるそ
の場観測がなされた．同サイズの試料で比較した場合，強度が 2MPaの試料では，0.1MPaの試
料に比べ，クレータ体積が 2倍程度大きくなるという結果が得られた．また，ターゲットサイズ
が異なる試料間では，同程度の試料強度におけるクレータ体積は，ターゲットサイズが小さい場

合，大きい試料と比較して，およそ 2倍程度大きいという結果となった．これは，小さな試料へ
の衝突では，特に低強度の試料に関して，カタストロフィック破壊手前まで破壊されている試料

が観察されたことと関係している．本研究により，小惑星表面での一枚岩へのクレータ形成過程

および衝突体の～10倍程度のボルダーへの衝突破壊・クレータ形成過程を明らかにすることが
可能となった． 
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模擬低重力下における砂標的への 

低速度衝突クレーター形成実験 
○木内真人 1, 中村昭子 1

1神戸大学大学院理学研究科 

小天体表面における重力加速度は微小であり、表面の衝突クレーターサイズが重力スケ

ーリングまたは強度スケーリングのいずれに従うのかはわかっておらず、またこれまでに

得られたスケーリング則が適用できるのかも未知である。クレーターサイズ頻度分布から

天体表面の進化の過程を推定するためには、クレーター直径の重力依存性を理解すること

が重要である。しかし、重力がクレーター形成に与える影響はこれまで詳細には確かめられ

ていない。Schmidt and Housen (1987）は模擬高重力下（1~400 G）で高速度衝突実験を
行った結果、クレーター直径 Dと重力加速度 gについて D∝g-0.17という関係を得た。また、

Gault and Wedekind (1977)は、模擬低重力下(0.07~1G)で高速度衝突実験を行い、D∝g-

0.165の関係を示した。一方、Takagi et al.(2007)では、重力加速度が 10-5 G以下の環境で高
速度衝突実験を行ったが、クレーター直径に重力加速度の影響は見られなかった。これらの

先行研究の結果の違いの原因は、実験データが少ないこともありよくわかっておらず、詳し

く理解するためにはさらなる実験が必要である。 
そこで我々は、標的を定荷重ばねで吊るしながら落下させることで標的にかかる重力加

速度を模擬的に小さくする装置を開発し、低速度での衝突実験を行った。本装置は、遠心加

速器や落下塔など従来の実験装置と比べ、装置の規模が非常に小さくなっている（木内他、

2013年日本惑星科学会秋季講演会）。標的にはシリカサンド（粒径~150 μm）とガラスビー
ズ（粒径~500 μm）を用い、直径 8 mmのステンレス球弾丸を衝突速度 1~4 ms-1の範囲で

衝突させた。また、実験は全て大気圧下で行った。結果、クレーター直径はシリカサンドで

は重力加速度の-0.188±0.008 乗に比例し、ガラスビーズでは 0.183±0.007 乗に比例した。
各標的のべきの値はほぼ一致しており、重力

依存性が一致しているといえる。今回得られ

た重力依存性は先行研究の高速度衝突におけ

る結果(Gault and Wedekind, 1977; Schmidt 
and Housen, 1987)と調和的であった（図 1）。
しかしクレーターサイズは、シリカサンド、

ガラスビーズともに先行研究の結果から予想

されるサイズ（図 1 の点線）よりも下回って
いた。この原因として、大気圧の影響が考え

られる。またもう 1 つの原因として、弾丸サ
イズに比べクレーターサイズが小さいため、

点源近似が成り立たなくなり、スケーリング

則から外れたことも考えられる。発表では先

行研究との絶対値の不一致の原因について議

論する。 

図 1 クレーターサイズの重力依存性 

(g:重力加速度、a:弾丸半径、v:衝突速度、R:クレー

ター半径、ρ:標的密度、m:弾丸質量) 
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高空隙率標的に形成される衝突キャビティに 

関するスケーリング則：彗星表面への応用 

○岡本 尚也 1, 中村 昭子 1, 長谷川 直 2

1神戸大学大学院理学研究科, 2宇宙科学研究所, 
 

小天体表面に衝突体が作るクレーターの形状は、その天体の空隙率Iや密度𝜌୲、強度𝑌୲、そして衝
突体の直径𝑑୮、密度𝜌୮、強度𝑌୮、衝突速度𝑣 によって変わることが考えられる。これまで 30%<I< 

60%のターゲット（石膏、ガラスビーズ焼結体、雪）を用いた衝突実験が行われており、クレーターの

深さ dや直径𝐷が調べられてきた。しかし、近年の観測により小天体は空隙率が非常に高く、特に彗
星においては空隙率 86%を持つものまで存在することが分かってきた(Consolmagno et al., 2008)。

それら小天体の形成期における衝突進化を理解するためにはそれに見合う空隙率を持つターゲット

を用いた実験が必要になる。我々は中空ガラスビーズを焼結させることで、これまでよりさらに高い空

隙率(87%, 94%)を持つターゲットを作成し、高速衝突実験(1.8−7.2 km s−1)を行ってきた

（Okamoto et al.,2013）。弾丸破壊の程度が小さい場合、トラックの形状は細長い“ニンジン型”とな

る一方、破壊の程度が大きい場合は太短い“カブ型”となった。このカブ型のキャビティをクレーターと

みなし、その最大径𝐷୫ୟ୶ を以下の強度支配域のクレータースケーリング則を用いて整理した。 

𝐷
𝑑୮

ቆ𝜌୲𝜌୮
ቇ
.ସ

= 𝐻ᇱ ൬ 𝑌୲
𝜌୲𝑣ଶ

൰
ିఓ
ଶ

ここで、𝐻ᇱ, 𝜇はスケーリング定数を表す。𝐷には𝐷୫ୟ୶を, 𝑌୲にはターゲットの圧縮強度𝑌ｔୡを代入した。
これにより最大径に関する半経験式を得た(Okamoto et al., 2014)。ここで, 𝑌ｔୡ/(𝜌୲𝑣ଶ) というス
ケーリングパラメーターを使っているが、これまでの実験条件ではこの値の範囲は 1桁であった 

(~10-4−~10-3)。今回、焼結をコントロールすることでこれまでのターゲットよりもおよそ 1桁小さな強度

(~25 kPa)を持つ空隙率 93%のターゲットを新たに作成して実験した。これによりスケーリングパラメ

ーターの値はおよそ 3×10-6にまで拡げることができた。全てのデータについて予備的解析を行い、

上式の関係を仮定したところ、𝜇値は����となりこれまで我々が得ていた値よりも小さくなり、ターゲット

が岩石の場合の𝜇値������(Holsapple, 1993)とほぼ等しくなった。�

得られたスケーリング則を、Deep Impact探査機がTempel1彗星へ衝突体を発射して形成したク

レーター (DI クレーター)へ適用した。Stardust-NExTの観測結果から、DI クレーターのクレータ

ー直径は 200±20 m (Schultz et al.,2013)、49 ± 12 m (Richardson and Melosh, 2013)と示さ

れている。直径が 200mであった場合、この彗星表面の圧縮強度は数パスカル程度、一方、49mで

あった場合は数百パスカル程度であることが推定された。 
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粒子径分布と形状がレゴリス層の空隙率に及ぼす影響についての実験的研究 
Experimental study of the effect of particle shape and size distribution on porosity of 

regolith 

〇大村知美 1、木内真人 1 、Guettler Carsten2 、中村昭子 1 
1 神戸大学大学院理学研究科, 2Max-Planck-Institute for Solar System Research 

小天体表面にあるレゴリス層の空隙率はその反射率や熱慣性、クレーター形成過程に影

響を与える。小天体表面のレゴリス層を構成する粒子サイズは様々で、その粒子径は均一

ではない。例えば直接測定された月レゴリスの粒子径は 0.01-10mm程度で、その粒子形状

は球形のものから角ばったものまで様々である(Mitchell et al., 1974) 。粒子径分布幅、粒

子形状がどのように空隙率に影響するかを知ることは小惑星表面の空隙率を推定する際の

一つの手がかりとなる。 

本研究では粒子径、粒径分布幅、粒子形状、組成の異なる粉体として 3 種類の海砂、フ

ライアッシュ、ガラスビーズ、溶融アルミナを用いた。試料の粒子径分布を図に示す。そ

れらを 1G下で容器にふるい入れて作成した

模擬レゴリス層の空隙率を測定した。それら

に遠心加速装置を用いて 1-18G の範囲で模

擬重力を加えた際の空隙率の変化を調べた。 

粒子径が同じくらいで形状が異なる場合、

角ばっている粒子は丸い粒子に比べ空隙率

が大きくなった。重力を加えると模擬レゴリ

ス層の空隙率は小さくなったが、その変化の

様子は試料によって異なった。 

また、海砂については粒径分布幅の異なる

2種類の試料を割合を変えて混合した実験も

行った。大小の粒子を混ぜ合わせる、すなわ

ち粒径分布幅が広がると大粒子の作る空隙に

小粒子が入り込むことで空隙率が最小となる

点があるとされている(鈴木他、1985) 。しか

し今回の実験ではそのような傾向は見られず、

片方の粒子が体積で全体の 9割以上を占める

場合を除き、図に示すように、混合後の試料

の空隙率は混合割合に対しほぼ線形に変化し

た。 0.5
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低密度天体への脆性衝突体の 

挙動に関する実験的研究 

○原田竣也 1，中村昭子 1，岡本尚也 1，鈴木絢子 2，長谷川直 2

1神戸大学大学院理学研究科，2宇宙航空研究開発機構 宇宙科学研究所 

空隙を持つ小天体が太陽系に存在している(Consolmagno et al., 2008)ことや，惑星形成の元とな

る微惑星が高い空隙率を持っていた(Kataoka et al., 2013)と考えられていることから，惑星科学に

おいて空隙を持つ天体への衝突過程を理解することは重要である．一方，これまで多くの衝突実

験が行われ，その解析を通して衝突過程に関する議論はなされてきたが，空隙を持つ物質の衝突

過程の理解は十分ではない．今回は空隙を持つ天体表面を模擬した物質を用意し，そこへ空隙を

持つ脆性な弾丸を衝突させた際の弾丸の貫入や破壊といった現象に着目する． 

実験にあたり，標的には中空ガラスビーズ焼結体や石膏を用いた．焼結体は焼結時間を変え，

また石膏は焼石膏と水の比率を調整してその空隙率や強度を変化させた．空隙率は焼結体が 74-

94%，石膏が 50-73%である．脆性な弾丸としては多孔質アルミナ球とガラスビーズ焼結体を使

用した．衝突には神戸大学の小型ガス銃と縦型火薬銃，宇宙科学研究所の二段式ガス銃を用い，

衝突速度約 35 m/sから 5 km/sの間で実験を行った． 

弾丸が標的に衝突した際，弾丸は標的内に貫入したが，低速度の場合は弾丸が標的から反発す

ることがあった．また，弾丸は破壊される場合とそのまま生き残る場合が観察された．弾丸の貫

入深さは貫入モデル(Kadono and Fujiwara, 2005; Okamoto et al., 2013)を用いることで説明でき，弾

丸の密度によらずモデルが適用できることがわかった． 

弾丸を回収し，その最大破片質量と衝突時の発生圧力との関係を調べた．これまでの研究 

結果では，弾丸の引張強度の 10倍程度の初期発生圧力で弾丸が壊れ始める(Okamoto et al., 2013; 

Nagaoka et al., 2014)ことがわかっていたが， 

今回の実験結果からも同様の傾向が見られた． 

ただし，標的に空隙がある場合はより大きな 

発生圧力が破壊に必要な場合が見られる． 

このことから，空隙を含む標的の場合の 

初期発生圧力の見積もりの見直しや，標的 

空隙率の考慮などが必要だと考えられる． 

また，空隙を持つ弾丸は衝突時に圧密され， 

大きな発生圧力でも 

最大破片質量が大き 

くなることがあった． 
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高速度域におけるクレーターエジェクタ速度の
スケール則に関する実験的研究

○辻堂さやか 1，保井みなみ 1，荒川政彦 1，松榮一真 1，高野翔太 1，長谷川直 2
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衝突破片形状の実験的研究と小惑星イトカワの岩塊の形状 

○道上達広 1、吉田明史 1、門川隆進 1、島田玲 2、土’山明 3、長谷川直 4

1近畿大学工学部、2大阪大学理学研究科、3京都大学理学研究科、4ISAS/JAXA 

室内実験において、衝突破壊における破片の形状の分布は、実験条件に依らず、特徴的でかつ普遍

的な分布になっていることが知られている。それは破片の長軸 a: 中間軸 b：短軸 cの比が、分布に拡

がりはあるものの、平均で 2:√2:1になっていることである。すなわち平均で b/aが 0.7、c/aが 0.5程度

になっている[1]。しかしながら、この破片形状は、衝突エネルギー密度 Q が 4000J/kg 以上と大きく、

激しいカタストロフィック破壊によって得られたデータであった（ここで Q は 標的が単位質量あた

りに受ける弾丸の運動エネルギーで、弾丸の運動エネルギー÷標的の質量 で定義される）。最近の研

究では、クレーター形成（Qが 200J/kg以下）における c/aの平均値は 0.3程度とカタストロフィック

破壊の c/aの平均値 0.5より小さい値をとることが確認されているが[2]、なぜこのような小さい値をと

るのかよく分かっていない。また、過去の研究において、クレーター形成からカタストロフィック破

壊まで、破壊によって飛び出した岩石の破片の形状を系統的に調べた実験的研究はない。そこで、本

研究では、衝突エネルギー密度 Q を 200J/kg（クレーター形成）から 15000J/kg（カタストロフィック

破壊）の広い範囲で衝突実験を行い、玄武岩の衝突破片形状の変化を調べることを目的とした。 

今回行った実験の概要は、前回の秋季講演会で発表した概要と同じであるが[3]、今回は追加実験と

して次のような特徴がある。(1)標的の形状を前回の立方体だけでなく、球、直方体、平板についても

行った。(2)衝突エネルギーQ の上限を前回の 8500J/kg から 15000J/kg にした。(3)飛び出した破片が

チャンバーにぶつかり 2次破壊が起こらないように工夫した。 

  得られた結果は、破片形状の軸比の b/aの平均値は破壊の程度に依らず、ほぼ 0.7で一定の値をとる

のに対して、c/a の平均値はクレーター形成（Q→小）に近づくほど、値が小さくなっていることが今

回の実験で初めて分かった。この実験結果を小惑星イトカワに応用することを考える。小惑星探査機

はやぶさのホームポジションにおける画像データから、小惑星イトカワの大きなボルダー21 個の見か

け上の 3軸比を測定した。その結果、c/aの平均値は 0.46であった。小惑星イトカワの母天体を一枚岩

と仮定すると、衝突破壊によって、母天体の数％の質量を持った最大破片が誕生したことが予想され

る。つまり、小惑星イトカワの母天体は、かなりの激しい破壊を受けた可能性がある。イトカワ微粒

子の化学組成の分析結果からイトカワの母天体は 20km とも考えられているので[4]、今回のボルダー

の軸比から予想される結果はそれを支持する結果となった。 

参考文献 [1]Fujiwara., et al. (1978) Nature 272, 602-603.  [2] 島田玲 2013年度修士論文 大阪大学大学院理学

研究科宇宙科学専攻  [3] 道上達広 他  2014年日本惑星科学秋季講演会予稿集 O8-08 

[4] Nakamura, et al. (2011)Science 333, 1113-1116. 
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あかり衛星の近・中間赤外線カメラ: IRC に
よるケンタウルス天体 "Asbolus" の中間赤
外線撮像の例 (15µm帯)

あかり衛星の遠赤外線サーベイヤー:
FIS による TNO "Huya" の遠赤外
線撮像の例 (90µm帯)
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1996ᖺ12᭶17᪥13ࣨࡢ࣓࢝ࣜᡤ2003ࠊᖺ3᭶23᪥᪥ᮏ50ࣨࡢ࣡ࣁᡤ

࡛ᜏᫍࡢ᥏ⶸࡀほ ᩿ࡢࡑࠊࢀࡉ㠃ᙧ≧ࡀᚓ࢙࣮ࣝ࢘ࣟࠊࡓࡲࠋࡓࢀࡽኳᩥྎ

8㛫43ศ44.2818ࡀᑐᜏᫍ⮬㌿࿘ᮇࠊࢀࢃ⾜ࡀ ගほ ࡛࡞㔝ኳᩥྎࡸ

ࡣ᪉ྥࡢ㌿㍈⮬ࠊᯝ⤖ࡓࡋゎᯒࢆほ ⤖ᯝࡢࡽࢀࡇࠋࡓࢀࡽࡵồ⛊±0.0003

㯤⤒259±8ࠊࢎ㯤⦋-50±5ࡢࢎ㏫⾜⮬㌿3ࠊ㍈ࡢ㛗ࡀࡉ(361.8±2.8km)×

(324.4±5.0km)×(297.3±3.5km)ࡢᴃయ࡛ࠊࡽࢀࡇࠋࡓࡗࢃࡀࡇࡿ࠶

ᖹᆒᐦᗘ3.8±1.0ࠊࡣg/cm3ồࠋࡓࢀࡽࡵ  

ヲࠊࡣࡃࡋIIAJ 2014 (4), pp.91-118ࢆཧ↷ࠋ࠸ࡓࢀࡉ 
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チェリャビンスク火球からの光放射 

○柳澤正久 1

1電気通信大学·情報理工学研究科

 チェリャビンスク火球は多くのモニタ・カメ

ラによって撮影され，その動画がインターネッ

ト上に公開されている．我々はその中の一つを

解析し光度の時間変化を調べた[1, 2]．その結

果，(1)放射は 3500 K の黒体放射で近似できる

こと，(2)光度の最大値は 1.0×1015 W であっ

たこと，(3)放射には 120 km2の黒体表面が必

要なこと等が分かった．その後の解析でこれら

の値は若干修正されたが，広い面積が放射にか

かわっていたという結論は変わっていない． 

図 1．光度最大時の火球．火球は左上から右下に進

んでいる．チェリャビンスク市の北北東 140 km の

カメンスク・ウラリスキー市から車載カメラで撮

影(Aleksandr Ivanov 氏)．フレームの一部をトリ

ミングした．火球中心が細長く暗く写っているこ

とに注目． 

 解析に用いた動画を詳細に調べると，火球の

中心付近に細長い暗い部分が存在する(図 1)．
長さは約 9 km，幅は約 1 km である。過度に

明るい部分が逆に暗く写る現象は，CMOS や

CCD を画像センサとしたカメラで

はよくある現象のようである．そ

こで CMOS カメラの一つで太陽を

写してみた(図 2)．薄雲のかかった

青空に太陽が暗く写っている． 
 火球動画の暗い部分は，極めて

明るい火球本体である可能性が高

い．光は，点ではなく細長い光源か

ら放射されたと近似した方がよさ

そうである． 

図 2．moticam1000 カメラ(ホーザン

株式会社)に焦点距離 25 mm レンズ

(絞り 16)と ND8 フィルタを取り付け

て写した太陽． 

参考文献 
[1] 柳澤，チェリャビンスク火球の光

度曲線，惑星科学会予稿集 2013 秋(石
垣島)，O10-07 
[2] 柳澤，チェリャビンスク火球の明

るさと色の時間変化，遊星人，23，82-
91，2014． 
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大気中形成の炭素含有粒子の特徴： 大気中ダスト、 

ロシア落下隕石と月隕石  
Characteristics of carbon-bearing grains formed in air: Air dusts, Russian 

meteorite and lunar meteorites 
三浦保範 （山口市；山口大学）

１． はじめに： 

炭素含有物質粒子は、物質状態変化時に固化して残存するので、炭素起源と変化過程につい

て特に人工起源炭素含有組織や天然風化炭素含有組織などが区別できる。今回は、地球に衝

突時に大気中で急冷固化した炭素含有組織を単に小惑星起源でなく地球の大気中で（地上元

素等混入無しで）再固化した事をこれまで収集した分析 FESEMデータベースから考察する。 

２．地球上大気で再固化した隕石燃焼物： 

隕石の炭素について、今回は日本の仁保隕石（大気中爆発落下物採集破片）と最近のチェリ

ャビンス Chelyabinskロシア隕石（落下採集破片）の分析 FESEMなどの解析から、状態変化

後残存した炭素含有組織（と炭素濃縮）と含有元素（主要）の特徴があることが分かった。 

３. 地球外炭素の地球ダイヤモンド炭素起源の供給：

この手法は、月や火星隕石の形成過程における炭素含有物の対比推定と、地球上の炭素など

の軽元素（ダイヤモンド炭素含む）の供給過程について、炭素含有物が再固化前後に存在し

ていることを確認することで、新しく炭素源についての時空情報から展開できる事を示す。 

４．まとめ: 

炭素含有物質粒子は物質状態変化時に固化前後に残存するので、炭素起源と変化過程につい

て解明できる。地球に衝突時に大気中の隕石シャワーで急冷固化した炭素含有組織と炭素濃

縮は、地球の大気中で地球混入なしで再固化変動した事がナノ FESEM分析から得られた。地

球の炭素源を地上で行われている事を新たに示す新成果である(Miura, 2007, 2012, 2014)。 

Origin of Carbon

Concentration process  
(Origins ET & T)Extraterrestrial carbon

Terrestrial carbon

Star (Carbon) SN: Dust

Celestial body : Meteorites
Collected samples

Asteroids 
Planets
The Moon
Comets 

Interior solid (deep)

Surface (shallow)

Concentration process ET-1 

Concentration process ET-2 

Concentration process T-1 

Concentration process T-2 

Concentration process ET-3 Meteorite showers
(In this study)

Fig.1. New origin of carbon concentration from meteorite-shower above the terrestrial solid surface. 

謝辞：チェリャビンスロシア隕石ご提供で高橋典嗣（日本スペース協会）と田野崎隆雄（工学院大）各氏に感謝します。 

引用文献：Miura Y. (2007): Front. Mineral Sci. 2007 (Univ. Cambridge), 223. Miura Y. (2012): LPSC 43rd (LPI)#1203. 

Miura Y. (2012):日本惑星科学会講演要旨集 (神戸大).pp.1. Miura Y. (2014): (Submitted; accepted).  
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IKAROS-ALADDINが発見した
地球周太陽ダストリング中の大型宇宙塵の粗密分布

Flux Anisotropy of Large Dust Particles

within the Circumsolar Dust Ring of Earth Discovered by

the IKAROS-ALADDIN

⃝ 平井隆之 1，矢野創 1

1宇宙航空研究開発機構宇宙科学研究所

いくつかの太陽系惑星の公転軌道上には，惑星とダストの平均運動共鳴に起因する周太陽ダス
トリングの存在が確認されており，その内部にはダストの凝集領域と減衰領域があることが示唆
されている．このようなダストリングは太陽系外の惑星系にも存在すると考えられ，その形成機
構を解明することは，惑星系ダスト円盤一般の進化過程を理解することにも貢献する．また，面
光源としてダスト円盤を解像できれば，直接撮像が難しい惑星の物理特性を制約することも可能
になると考えられる．
本講演では，JAXAのソーラー電力セイル小型実証機 「IKAROS（イカロス）」に搭載された

ダストその場計測器「ALADDIN（アラジン）」による，地球の周太陽ダスト凝集領域と減衰領域
のその場計測結果を報告する．また，観測結果を整合的に解釈するために開発しつつある，新し
いダスト分布モデルの試計算結果も紹介する．

ALADDINのダストフラックス観測および過去のその場計測の結果から，地球周囲の減衰領域
と公転運動の背後に位置するTrailing領域では約 10倍の数密度差があることがわかった．我々は
この観測結果を説明するため，平均運動共鳴を考慮した既存の分布モデルに，ダスト相互衝突ア
ルゴリズムを組み合わせた「共鳴－衝突ハイブリッドモデル」を提唱・開発している．このモデ
ルを使った試計算結果は，過去の各モデル単独の計算結果に比べ，より宇宙実測に近い密度差を
示すことができた．
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大型レーダ流星ヘッドエコー観測による太陽系ダ
ストの観測

⃝阿部 新助 1, Johan Kero2, 中村 卓司 3, 藤原 康徳 3, 渡部 潤一４,

1日本大学理工学部 航空宇宙工学科, 2スウェーデン・IRF(Institute of Space Physics), 3

国立極地研究所, ４ 国立天文台

流星ヘッドエコー (meteor head echoes)は，メテオロイド (meteoroids)の大気突入時，高度 70～
130kmでメテオロイド周辺に生成される濃いプラズマ領域からの反射電波として観測される．我々
は，周波数 46.5MHz，有効直径 103mの京都大学生存圏研究所・信楽MUレーダを用いた流星ヘッ
ドエコー観測を実施している．天頂方向に出力 1MWのビームを視野角約 15度に照射する 475本
の八木アンテナで構成される位相配列レーダーにより，24時間平均で 3,000～4,000個の流星ヘッ
ドエコーを捉えることに成功している (e.g., Kero et al. 2012)．
「ふたご座流星群」を対象に 2013年 12月 9-14日の 6日間のうち輻射点が地平線上にある延べ 48
時間という長期間の観測を行った結果，軌道が大きく分散していることが確認された．ふたご座
流星群の母天体である小惑星 Phaethon・ファエトンは，近日点通過時に僅かに彗星活動を示すこ
とが太陽観測衛星の画像から観測された (Jiwitt et al. 2012)．しかし，彗星活動が極めて弱い「枯
渇彗星」であり，毎年出現している「ふたご座流星群」の活動を説明することはできない．MU
ヘッド・エコーで観測された軌道データと過去のMUのデータから，経日変化，経年変化を調査
し，メテオロイドの放出された時期を推定し，小惑星ファエトンが彗星からどのように枯渇彗星
へと遷移して行ったのかを理解する手がかりを得られることも期待される．
これまで知られている流星は，彗星起源のメテオロイドであり，小惑星を起源とするメテオロイ
ドについては，まだ殆ど知られていない．小惑星を起源とする隕石についても，母小惑星が特定
された隕石は皆無である．小惑星起源のメテオロイドは，対地速度が遅く，発光効率が速度の 3-4
乗で減衰するため，光学観測では隕石になるような明るい火球しか観測されない．一方，MUの
ような大型レーダーにより，地球軌道と交差する（ふたご座流星群のような）小惑星起源のメテ
オロイド群を捉えられる可能性が高く，地球近傍小惑星 (NEA; Near-Earth Asteroids)の軌道と
の交差条件から観測日を限定したヘッド・エコー観測の実施を提案していく計画である．

• Kero J. et al., (2012), “The 2009-2010 MU radar head echo observation programme for
sporadic and shower meteors: radiants and diurnal rates”, MNRAS 425, 135-146

• Abe, S., Kero, J., Nakamura, T., Fujiwara, Y., Watanabe, J.-I., (2014), “Orbital Evolution
of Geminids and Quadrantids by MU Radar Observations”, Asteroids, Comets and Meteors
(ACM), Helsinki, Finland.

• Jewitt, D., Li J., & Agarwal J. (2013), “The Dust Trail of Asteroid (3200) Phaethon”,
ApJ., 77, L36-40
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流星観測衛星 S-CUBEのミッション紹介と 

開発進捗報告 

○石丸亮 1、坂本祐二 1,2、小林正規 1、郷内稔也 2、藤田伸哉 2、千秋博紀 1、和田浩二 1、石

橋高 1、黒澤耕介 1、山田学 1、阿部新助 3、吉田和哉 2、佐藤光輝 4、高橋幸弘 4、松井孝典 1

1千葉工業大学惑星探査研究センター、2東北大学、3日本大学、4北海道大学 

千葉工業大学惑星探査研究センターでは，新たに惑星科学探査を目的とする超小型衛星キ

ューブサットプロジェクトを立ち上げた．巨額の予算と長期に渡る開発期間が必要である国

による惑星探査とは対照的に，キューブサットは大学規模のリソース（ヒト、モノ、カネ）

により短期間で開発できることがメリットとして挙げられる． 

 初号機は宇宙からの流星観測をミッションとする．衛星名は S-CUBEである。流星は彗星

や小惑星のような太陽系始原天体を起源とするため，流星観測により地球に居ながらにして

太陽系始原天体の情報（軌道、組成など）を得ることができる．また、地球に衝突する微小

天体の頻度の時間変化や空間分布の評価に繋げることができ、宇宙物質の地球への供給量を

議論できる。 

人工衛星を使って宇宙から観測すると，天候に依らず定常的に流星観測できることに加え、

衛星が地球を周回するので北半球から南半球まで広範囲を観測できるメリットがある。特に、

観測が不足している南半球や高緯度での観測は流星フラックスを適切に評価する上で重要で

ある。さらに、宇宙観測ならば、地上からは不可視の流星の紫外光を捉えることができ、そ

の観測からは新たな元素輝線の観測が期待される． 

開発しているの は、10cm立方のユニット（U）が 3つ連なった、3Uキューブサットと呼

ばれる超小型衛星である。S-CUBEには可視カメラと紫外に感度を有する光電子増倍管を搭

載し、流星の可視-紫外同時観測を実施する。惑星科学分野でのキューブサットの利用は初

めての試みであり，本プロジェクトの推進が新たな宇宙惑星探査の方向性となることを期待

している．本発表では、S-CUBEのミッション概要と開発進捗について報告する。 
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JUICE木星系探査が拓く科学
Science Objectives of JUICE (JUpiter ICy Moon Explorer) Mission 

◯佐々木晶1, 斎藤義文2, 藤本正樹2, 木村淳3, JUICE-JAPAN2

1大阪大学, 2ISAS/JAXA, 3東京工業大学ELSI

JUICEは、ESAが主体となり日米が参加する木星系探査計画である。2022年打ち上げ，
2030年木星系到着，木星系（磁気圏，木星大気，エウロパ・カリストのフライバイ観測）の
観測の後、2032年ガニメデ周回軌道に投入され、太陽系最大の氷衛星を精査する。木星との
潮汐相互作用によるダイナミックで多様な衛星系、とくに地下海は生命居住環境としても注
目されている。
日本は、BepiColombo水星探査計画の日欧協力の枠組みを生かす形で、立案時から計画に

参加してきた。現在、機器開発、サイエンス参加を含めて、JANUS（カメラ）、GALA（レ
ーザ高度計）、SWI（サブミリ波動）、JMAG（磁力計）、PEP（プラズマ粒子計測）、RPWI
（プラズマ波動）に共同研究者として参加する。
JUICEの科学目的の中で、潮汐相互作用をエネルギー源とする氷天体地下海の状態の解明

と、最強の加速器である木星磁気圏中での高エネルギー粒子の挙動の解明は、大きな課題で、
日本が関わる機器は、重要な役割を果たす。さらに、氷衛星の組成や内部構造等に関する情
報から、木星系の形成過程や形成位置（太陽からの距離）に関してどのような制限を加える
ことができるのかを考察し、惑星理論研究者と連携して、太陽系形成時での外惑星領域の描
像を新たにしたい。
JUICEが木星系の観測を行うのは2030年代であるが、その時点でJUICEが生み出す科学成

果は、現在に増して価値の高いものになる。
(i) JWST宇宙望遠鏡や30m級地上望遠鏡の観測により、周惑星円盤（サブ円盤）の検出や、
系外惑星を周回する衛星が2030年までには発見されている可能性は高い。(Kepler望遠鏡の
データからも、衛星の存在可能性を示すシグナルは得られているが、確定はしていない。）
今後発見される、系外衛星や衛星を育む周惑星円盤を理解するための対象天体として、木星
系の精査は重要である。
(ii) 計算機の計算速度と取り扱えるデータ量はこれからも伸長していく。現在の計算機能力で
は、周惑星円盤と原始惑星系円盤の進化を同時に解析することは難しいが、10年後には可能
になるだろう。磁気圏においては、幅広いエネルギーレンジ、空間スケールを含めたシミュ
レーションを行えるようになる。2010年代には、ISASのERGをはじめとする探査機が地球
の放射線帯を観測し、数値シミュレーションにより現象の解釈が行われる。規模がはるかに
大きい木星磁気圏のマルチスケールのフルシミュレーションも2030年には可能で、JUICE
の観測データが高エネルギー宇宙プラズマの理解に大きく役立つことが期待できる。
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䈢䇸ዊဳ䊶㜞㗫ᐲ䈭ᄥ㓁♽តᩏ䇹䈏ታ䈱䉅䈱䈫䈭䉎䇯㩷 㩷

ᧄ⊒䈪䈲䇮䈖䈱 㪛㪜㪪㪫㪠㪥㪰 䈱ⷐ䉕⚫䈜䉎䇯㩷

࿑ 㪈 ዊဳ㜞ᕈ⢻ᷓቝቮャㅍᯏ 㪛㪜㪪㪫㪠㪥㪰㩷 ࿑ 㪉㩷㪛㪜㪪㪫㪠㪥㪰 䊚䉾䉲䊢䊮䊶䉮䊮䉶䊒䊃㩷
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῝Ᏹᐂ᥈ᰝᢏ⾡ᐇ㦂ᶵ DESTINY  ኴ㝧⣔᥈ᰝࡿࡼ
Explorations for the Solar System using DESTINY: Demonstration and Experiment of 

Space Technology for Interplanetary Voyage 

ᒾ⏣㝯ᾈۑ ᕝᗣᘯࠊ(*,1 Ụ♸୍㑻ࠊ(1 ட⏣┿࿃ࠊ(2 ⿱᱇⳹㑥ࠊ(3 Ⲩ᭸Ꮚࠊ(4 ࠊ(5

ᯇᾆ࿘ బᏕᑦࠊ(1 ᮧ๛ࠊ(1 Ᏻ⸨⣫ᇶࠊ(1 ᑠ㒓ཎ୍ᬛࠊ(1 ⪷ᒣࠊ(6 1) 
1) JAXA Ᏹᐂ⛉Ꮫ◊✲ᡤ2ࠊ) 㤳㒔ᮾி䚸3) ❧ᩍ䚸4) ྡྂᒇ䚸5) ༓ⴥᕤ䚸6)㈡┴❧

*) Takahiro Iwata (ISAS/JAXA) 

Ᏹᐂ᥈ᰝᢏ⾡ᐇ㦂ᶵ῝ࡿ࠸࡚ࡋᥦ࡚ࡋᦚ㍕ᑠᆺ⾨ᫍࢺࢵࢣࣟࣥࣟࢩࣉ DESTINY ᐇドࡢ

ᶵ࡛10ࠊࡣkg ⛬ᗘࡢ⌮Ꮫほ ᶵჾࢆᦚ㍕ࠊࡋኴ㝧ᆅ⌫ࣛࣗࢪࣥࣛࢢⅬ L2 ࡣࡓࡲ L1 㑄⛣㌶㐨ࡢ

୰࣮ࣟࣁࡧࡼ࠾㌶㐨฿㐩ᚋほ ࠺⾜ࢆィ⏬࡛ࠋࡿ࠶DESTINY Ⅼࣗࢪࣥࣛࢢࣛ࠺ྥࡀ L2 ࡽ࡞

ࡧ L1 ⌧ᝨᫍ㛫✵㛫࣭ࡢᆅ⌫㏆ഐࡢ➼ࢺࢫࢲࠊᆅ⌫㏆᥋ᑠኳయ㸦NEO㸧ࡸ ほࡢᆅ⌫☢Ẽᅪࠊࡣ

┠ὀ࡚ࡋタ⨨ೃ⿵ᆅⅬࡢኳᩥほ ⾨ᫍࢫ࣮࣌ࢫࡢᑗ᮶ࡓࡲࠊࡇࡿ࠶ሙᡤ࡛ࡓࡋ㐺 ほࡢ㇟

DESTINYࠊ᪉୍ࠋࡿ࠸࡚ࢀࡉᥦ‽ഛࡀᏛほ ᶵჾ⌮࡞ࠎᵝࠊࡾ࠾࡚ࢀࡉ ᛂ⏝࡚ࡋࣥࣙࢩࢵ࣑

᳨ウࠊࡿ࠸࡚ࡋᐇドᶵࡃ⥆ᐇ⏝ᶵࡢࢺࢵࢣࣟࣥࣟࢩࣉࠊࡸᡴࡆୖࡕ⬟ຊࢆᨵⰋࡓࡋቑᙉᆺࢆ

ቑࡶ㉁㔞ࢻ࣮ࣟ࣌ࠊࡶࡿࡀᣑ࡛ࡲ㔠࣭ᫍⅆᫍࡀ᥈ᰝྍ⬟⠊ᅖࠊࡣ࡛ࣥࣙࢩࢵ࣑ࡓ࠸⏝

࡛ࢬ࣮࢙ࣇྛࡢࡽࢀࡇࠋࡿࡍᐃࡿ࠸࡚ࢀࡉ⌮Ꮫほ ࡢ᮲௳ࣥࣙࢩࢵ࣑ࣝࢹࣔࡧࡼ࠾ೃ⿵ࢆ⾲

㸯ࠋࡿࡵࡲᮏㅮ₇࡛ࠊࡣኴ㝧⣔⛉Ꮫ㺃ࢫ࣮࣌ࢫኳᩥᏛ➼ࡧࡽ࡞ࠊࢫ࢚ࣥࢧࡢලయⓗࢹࣔ࡞

ࠋࡿ㏙࡚࠸ࡘᛶ⬟ྍࡢࣥࣙࢩࢵ࣑ࣝ

㸦⾲㸯㸧DESTINY  ⿵ೃࣥࣙࢩࢵ࣑ほ ᶵჾ࣭ࣝࢹࣔᚩ㸦┠ᶆ㸧≉ࡢࢬ࣮࢙ࣇྛࡢ

ࢬ࣮࢙ࣇ
ᐇドᶵ

㸦ࣥࣟࢩࣉ 3 ྕ  ƫ ᥦ㸧

ᛂ⏝ࣥࣙࢩࢵ࣑

ࢦࢸ࢝  ࣜ 㸿 ࢦࢸ࢝  ࣜ 㹀

ࢺࢵࢣࣟ  ࢪ࣮ࢸࢫࢡࢵ࢟㸲ẁ+ࣥࣟࢩࣉ⾜⌧
⬟ຊྥୖᆺࣥࣟࢩࣉ

㸦M-V ⣭ࢆ௬ᐃ㸧 

M payload 10 kg 50 kg 200 kg 

᥈ᰝ⠊ᅖ
ኴ㝧㸫ᆅ⌫ L2 ࡣࡓࡲ L1 
(+㺓㺪㺽㺚㺌㺻㌶㐨ྍ⬟ᛶ᭷ࡾ) 

ᆅ⌫㏆ഐ 㹼 ⅆ࣭ᫍ㔠ᫍ

㺪㺵㺐㺨㺼㺐 (ǻVmax ~2 km/s)

ᆅ⌫㏆ഐ 㹼 ⅆ࣭ᫍ㔠ᫍ

࿘ᅇ㌶㐨ᢞධ (ǻVmax ~5 km/s)

ࣝࢹࣔ

ほ ᶵჾ

࣭

㺮㺍㺚㺌㺻

ೃ⿵

㧗㏿୰ᛶ⢏Ꮚ㺔㺰㺵ࠊX ⥺ᮃ㐲

㙾ࠊ⇕㉥እ㺐㺰㺎㺚㺼㺊ࠊ㺞㺼㺛㺢ほ

 ⨨ࠊᑠᆺᮃ㐲㙾ࠊ೫ග

ほ ⨨ࠊȖ ⥺࣭Ᏹᐂ⥺᳨

ฟჾࠊ⣸እ⥺ᮃ㐲㙾

ᆅ⌫ᅪ࣐ࢬࣛࣉീࠊᑠ

ᝨᫍ Phaethon ࣂࣛࣇ

Ᏹᐂࡢࡽ㯤㐨㠃እࠊ

⫼ᬒᨺᑕほ ࠊ⣸እ⥺ᮃ

㐲㙾ࡿࡼኴ㝧⣔እᝨᫍ

ほ ࠊᏱᐂ⾪✺⌧ᐇ㦂

పࢺࢫࢥᑠᆺᑠኳయ᥈ᰝ࣮࢜ࠊ

㔠ᫍẼࡿࡼ㟁Ἴ᥏ⶸࡢ㛫ࢱࣅ

ೃ᥈ᰝࠊⅆᫍẼ㇟⾨ᫍⅆᫍ⯟

✵ᶵࢺࢫࢲࡿࡼ㍺㏦࣓ࢬࢽ࢝

Ᏹᐂሻ࣭ᝨᫍ㛫ሻ᥇ࠊゎ᫂ࡢ࣒

ྲྀ
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࿆దᇎᬒᜍឭ̜̀˴̤̰

ɶᙯᄈݾؤ 1, Ϯᙯ๊ঝ 1,࿆దᇎᬒᜍឭ̵̬˪̰˭˭̵̨̔ 

1ࠟࠩᕈክᇿካᫌᆃෛඥ(JAXA) 

ࠟࠩᕈክᇿካᫌᆃෛඥʭʵ, 2008 भˎːۋӈʴదቶࠓᇿካᒊʮʝ, ࿆దᝍװ

(MELOS)WG ʴͣ, ࿆దᇎᬒʴមʒᥳˇʬʓʥʒ, ɴʴႵᄉʑˏ̜̀˴̤̰ዉʧ͢ʘ

ႲʟˑʙʮʒʭʓʰʑʩʥƇʣʙʭ˘ 2014 भॄˎː, ࿆దᇎᬒᜍឭ˘ᆵᆋʮʟ

ˑɻ࿆దᇎᬒᜍឭ WGɼ˘ࣸـࠓϜʱ௹ʥʱዉʧ͢ʘ, MELOS WG ˘ˆᝍʴ

 WG ʴષ್˘Ꮟʝ, 2014-15 भॄʱΓࠪʛ˒ʬʊˑͳ۶̜̀˴̤̰ AO ʾʴէ˘ࠪʝ

ʥໄՠ˘ᫌʝʥƇ௹ WG ʵࣸࠓឭ˘ᇍʮʟˑˈʴʴ, Ⴕࣸʮʰʩʥ˶˰̵̔ʴ

Ⴒ˘ᆵଣʝʬʊˑƇMELOS WG ʱʐʊʬʵ, ̵̪̍˘ᄄʊʥᄀ؞˘ͳഈʮʟˑ̜̀˴̤

̰˶˰̵̔˘ࠪᑬʝʬඏម˘ᥳˇʥƇʝʑʝ˶˰̵̔ʴ̪ࠪ̔˸˶ʒ౮పʭʈʩʥʥ

ˇ̰̃̚˴̨̠˘ಇʟˑቶࠓង༟୦ഒ˘֔ԋʱגːˇʰʊʰʯʴᯃʒᄀʞ, ʣʴᎺ್̜

̀˴̤̰୦ഒʒࠪᆋʰˈʴʮʰʩʥƇʙʴᆻ˘ᣇ˄ʎ௹ WG ʭʵ 60 ˶˼̄ˠ˘

ʝ, ̰̃̚˴̨̠˘ಇʟˑᝍʴෛজ੪ʮᝍʴቶࠓង༟୦ഒ˘Ӎ፺ʝ, װႵᆋʰ឵

Гʱˎʩʬʙ˒ˏʱҜҪᮬϫ˘ឥࠪʝ, ᦝʮᬹͳʱˎʩʬႲʴӈݰթʱ಄ˈᦕװʝʥ

̜̀˴̤̰˶˰̵̔ʾʮ͜ಙցʝ, ផᄏ˘ዉഒʟˑϷං˘ᥳˇʬʊˑƇಙ᮫ʴܐዼష࿙

ʭʵ, 4 ʪʴෛজ੪(A.ᯝᜊෛʮ̦̰˽, B.ݳෛᓞ̵̪̍, C.᫅ᢸᭆᢢሇ̵̪̍, D.ᝍ̦̰

˽)˘ࠪʝ,  1 ʱቃʟᝯʰቶࠓង༟୦ഒ˘Ꮂ˅װ˕ʡʥशʪʑʴ̜̀˴̤̰˶˰̵̔

˘ዉഒʝ, ݰᦼಇᠡᒊ˘Φʎʥࡖ˘ᜊʩʬʊˑʮʙ˓ʭʈˑƇࡖʵ 9 ಆԕᮺʱᎺࡖʝ, 

᠏ཨϜʴష࿙ʭʵ͜ಙցʛ˒ʥ࿆దᇎᬒᜍឭ̜̀˴̤̰ഒʮʝʬᎭιʭʓˑΓࠪʭʈˑƇ

 1 ࿆దᜍឭෛʴቶࠓង༟୦ഒ͜

รॵኂ ༟ڢ PI 
ᄀ؞ᯈৄἼὙᄀ؞ ᄀ؞ᯈৄ టঝࢩ࢘

۟ͳᾰ̵ᾄ̵ἼὙ۟ͣඥᥬ ۟ͳᾰ̵ᾄ̵ ಙᖊబ࠴

᭐ሩຩậᮣຩផ༟ڢἼὙ࿆దݸͳἼἛἢொ᭐ႲᡈἿង༟ ᭐ሩຩậᮣຩផ༟ڢ ಙᇄᜊ࢘

ᡈង༟ύώᾊᾤ, ፦ࠄᾷό̵, ჟܻᆰὯᾥᾭἼὙᡈង༟

ᡈង༟ύώᾊᾤ ·ᦼᆷα

፦ࠄᾷό̵ ֕ት֣᎑

ჟܻᆰὯᾥᾭ ಖᇖ

LIDAR ἼὙᾄώᾌង༟ ᇷᢸᭆ LIDAR ֕ት֣᎑

ᾎᾗὶ̵ύᾫᾷὯᾥᾭἼὙᾄώᾌᾋᾗᾯង༟ ᾎᾗὶ̵ύᾫᾷὯᾥᾭṒᾔώᎏṓ ᦿֻ͜

ᾎᾗὶ̵ύᾫᾷὯᾥᾭἿ᱔ෛᓞցἼὙ۟ᢈ ۟ᢈὯᾥᾭṒᾎᾗὶ̵ύᾫᾷὯᾥᾭἿ᱔ෛᓞցṓ Ϯᙯ๊ঝ

ࠟࠩ༟۟ࠓᆋຢὣᄄἕἰ࿆దۂᤀݪՠផ༟ ᥨЫύώᾊᾤṒᾔώᥨЫᎏἿ᱔ෛᓞցṓ ᄈᬖ໐ࢢ

۟᭔ຩὣᄄἕἰ࿆దӈᦼඥᥬ ۟᭔ύώᾊᾤ ௹ᠼఞα

LIBS-TOFMS ᑔἼὙ࿆ద᭼भχἿἮἿܣផ༟ LIBS-TOFMS ᑔ Ώᄈᇄ؊

ຩ᫅ݪ៣ԋҫڢἼὙᾥᾃᾷậᘒផ༟ ὰώԅڢ ો᧹кᢄ͜
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火星表面での生命探査：LDM生命探査顕微鏡開発

の現状報告 

Search for life on Mars surface: Current  

status of LDM (Life Detection Microscope) 

○山岸明彦 1, 宮川厚夫 1，佐藤毅彦 2, 塩谷圭吾 2, 吉村義隆 3, 本多元 4, 今井栄一 4,

佐々木聰 5, 石上玄也 6,出村裕英 7

1東薬大・生命, 2 JAXA・ISAS, 3玉川大・農, 4長岡技大, 5東京工科大, 6慶応大, 7会津大 

A.Yamagishi1, A. Miyakawa1，T. Satoh2, K. Enya2, Y. Yoshimura3, H. Honda4, E. Imai4, 

S. Sasaki5, G. Ishigami6,H. Demura7

1Tokyo Univ. Pharmacy Life Sci., 2 JAXA・ISAS, 3Tamagawa Univ., 4Nagaoka Univ. Tech., 

5Tokyo Univ.Tech, 6Keio Univ., 7Univ. Aizu 

 近年の火星探査結果を反映して、火星における微生物存在の可能性が再検討されている。

第一に、40 億年前の火星に生命が誕生していたかも知れないという可能性が浮上している。

当時の火星表層にはおそらく大量の水が存在しており、温暖湿潤な気候がある程度長期間保

たれ、当時の地球と極めて似ていた可能性がある。第二に、現在も微生物生存可能環境が保

たれている。すなわち、液体の水が流れた後と推定される場所が複数のクレーター斜面に季

節的に観測されており(1)、酸化鉄、還元型硫黄（H2S、おそらく硫化鉄由来:文献２）など

微生物生存に必要な非平衡が報告されている。さらに、火星環境を検討すると数 cm表面下

であれば生命は十分生存可能と推定されている(5)。第三に、Viking の結果の見直しが進み、

Vikingの有機物検出感度は究めて悪く、1g土壌中に 107個の細胞が検出できる程度でしかな

かった(3,4)。一方、地球上微生物密度の低い地域（アタカマ砂漠、深海底、南極土壌等）

では 1g土壌中に 104個細胞程度しかいない。 

 我々は、火星土壌表面数 cmに今も細胞が生存している可能性が十分あると予測し、現存

する細胞を検出する装置の開発を進めている(5)。装置は採集した土壌標品を蛍光色素で染

色して、顕微鏡観察、画像解析の後、地球に転送する。我々は、火星での生物が地球型の細

胞でない場合でも検出できるシステムとして開発を行っている。装置開発の現状を報告する。 

引用文献 

1) McEwen, A. S., et al. 2011, Science 333, 740；2)Ming, D. W. et al. 2014, Science 343; 3)

Glavin, D. P. et al. 2001, Earth Planet Sci. Let 185,1; 4) Nabarro-Gonzalez, R. et al. 2006, 
Proc. Natl. Acad. Sci. USA 103; 5) Yamagishi et al., 2010, Biol. Scie. Space 24, 67-82.  
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ⅆ࣮ᫍࣟࡿࡼ࣓ࣛ࢝ࣅࢼࡢࣂᆅ㉁᥈ᰝ

బ⸨Ẏᙪۑ ᐑᮏⱥࠊ� ᪂ཎ㝯ྐࠊ� ஓ⋟ୖ▼ࠊ� ⅆᫍ╔㝣᥈ᰝᢏ⾡ᐇドࠊ� :*

�᠕⩏ሿᏛᕤᏛ㒊ࠊ�ᮾிᏛ⥲ྜ◊✲༤≀㤋ࠊ$;$-�

ⅆᫍ᥈ᰝ࣮ࣟࡀࣂ⮬ᚊ㉮⾜࢜ࣞࢸࢫୖࢺࢫ࣐ࡢࣂ࣮ࣟࠊࡵࡓࡿࡍࢆど࣓ࣛ࢝㸻࣓࢝ࣅࢼ

ከ᪉㠃࡚࠸ࡘᛶ⬟ྍࡿࡍ⏝ὶ Ꮫほ⌮ࢆ࣓ࣛ࢝ࡢࡑࠋࡿ࠶ᚲ㡲࡛ࡣࡇࡿࡍᦚ㍕ࢆࣛ

ᆅ㉁ࠕࡿࡅぢศࢆ≀㖔ࡾࡼከⰍീࠊ࡚ࡋࡘࡦࡢࡑࠊࡾ࠾࡚ࢀࡉฟࡀ࡞ࡲࡊࡲࡉࡽ

᥈ᰝྍࡢ࣓ࠖࣛ࢝⬟ᛶ᳨ࢆウࠋࡿ࠸࡚ࡋ

ᆅ㉁᥈ᰝ࡚ࡋ࣓ࣛ࢝せồࡿࢀࡉᶵ⬟࣭ᛶ⬟ࠕࡣ㐲ᬒ࣮ࣛ࢝ࢆീࠊࡋⰍㄪࡽ࡞㏆᥋ࡍ

≀㓟ሷ㖔⌛ࡸ≀㓟ሷ㖔◲ࠊࡾࡼศゎ⬟㸧࣑ࣜᩘࠊ㏆᥋ീ㸦ከⰍࠕࠖࡿࡍⓎぢࢆ㇟ᑐࡁ

ࣅࢼࡘࠊࡋ⌧ᐇ࡛࢙࢘ࢻ࣮ࣁ࡞༢⣧ࡅࡔࡿࡁ࡛ࢆࡽࢀࡇࠋࡿ࠶࡛ࡇࠖࡿࡍ㆑ูࢆ࡞

ࡣほⅬ࡛࠺࠸పᾘ㈝㟁ຊࠋ࠸ࡋࡲᮃࡀࡇࡿࢀࡣࢆඹ᭷ࡢ࣓ࣛ࢝ &026 ࢧࣥࢭ

Ⅼࠋࡿ࠶ࡀᏱᐂᶵ26$7*ࠊࡣ࡚ࡋ ⾨ᫍᦚ㍕࠺࠸࣓࣮ࣛ࢝ࢱࢽࣔࡢඛࢆࢀࡑࠊࡾ࠶ࡀཧ

ࠋࡓࡗ⾜ࢆᴫᛕ᳨ウ⪄

z ࠋ㸦+���+�㸧ࡿ࠶ᚲせ࡛ࡘࡣࢻࢵ࣓࣊ࣛ࢝ࠊࡵࡓࡢど࢜ࣞࢸࢫ

¾ ࠋ㸦+�/��/���+�/��/�㸧ࡿࡍ║ࡣࢻࢵ࣓࣊ࣛ࢝ྛ
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熱流量プローブを用いた月惑星表層レゴリスの 

熱伝導率に対する精度評価 

○堀川大和 1, 田中智 2, 坂谷尚哉 1, 滝田隼 3

1総合研究大学院大学, 2ISAS/JAXA, 3東京大学 

月惑星における地殻熱流量は、天体内部の熱的な状態を反映しており、その主な熱源には放射

性元素の壊変熱や惑星集積時の熱エネルギーがある。したがって地殻熱流量を精密に観測するこ

とは、天体の放射性元素のバルク存在度や熱進化を制約する上で重要である。熱流量をその場で

観測するために、1～数 m の深さに埋設可能な高速貫入プローブ（ペネトレータ）が開発された。
耐衝撃性や軽量化を重視したため、熱流量計はペネトレータの構体表面上に搭載されている。し

かしその結果、熱流量測定値はペネトレータとレゴリスの熱伝導率の違いによって生じるペネト

レータ周囲の温度擾乱に影響されやすく不確定性を持つ。 

そこで本研究では、温度擾乱を避けた位置で熱流量を精密観測するために（目標精度：10%以
内）、貫入プローブの構体表面からニードルプローブを伸展させるシステムの開発を提案する。

熱流量は表層物質の熱伝導率と垂直温度勾配を独立に測定することで推定する。 

本研究はこれまで、月ペネトレータへの搭載性を考慮したニードルプローブを試作し、レゴリ

ス模擬物質としてのガラスビーズを用いた熱伝導率測定に関する検証実験を行い、熱伝導率の推

定に向けたデータ解析方法の検討と推定した熱伝導率の精度評価を行ってきた。通常のニードル

プローブは、線加熱法による測定のためプローブの中心付近に測温点を配置する。一方、本研究

は温度擾乱の影響が極力少ない位置での温度と熱伝導率の測定を目指すため、プローブの中心付

近だけでなく先端部分にも測温点を配置した。先端部分の測温点において熱伝導率を推定する理

論解も存在する。ニードルプローブによる熱伝導率測定値を理論解から求める一例として、ガラ

スビーズの熱伝導率を月の地下数m での熱伝導率に調整した場合、プローブとの比較測定のた
めに線加熱法で測定した 0.0207 W/m/Kに対して、中心測温点で 1.14倍、先端測温点で 0.80倍
となった。測温点各々の差異は、理論解の仮定条件が実際のプローブの特性と異なる（プローブ

と周囲のサンプル間の接触熱抵抗の違いなど）からだと考えられる。そこで我々は、実際のプロ

ーブの物性を導入した熱数学モデルによる数値シミュレーションとインバーションによる解析を

行うことで、プローブの任意の位置において周囲の物質の熱伝導率を決定する手法を開発した。

その結果ガラスビーズの熱伝導率 0.0207 W/m/Kに対して、ニードルプローブによる熱伝導率測
定値は、中心測温点で 1.03倍、先端測温点で 1.04倍となり両方の測温点でガラスビーズの熱伝
導率により近い値となった。またこのときの熱伝導率測定精度は中心、先端測温点ともに目標精

度の約 5%以内（熱流量目標精度約 10%以内から概算）を満たすことが分かった。 
現在、上記の解析手法を用いて、月ペネトレータが埋設可能な月地下 1～数mでの熱伝導率

範囲（約 0.01-0.03 W/m/K）における、熱伝導率測定実験および測定精度の評価を進めており、
本発表ではそれらの結果を報告する。 
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木星型惑星を想定した雲対流の数値計算
⃝杉山 耕一朗 1, 中島 健介 2, 小高 正嗣 3, 倉本 圭 3, 林 祥介 4

1JAXA 宇宙研, 2九大理・地惑, 3北大理・宇宙理学, 4 神戸大理・地惑

1. はじめに
木星型惑星の雲対流は, 地球大気の場合と同様に, 大気の成層構造と物質分布の決定に重要な役割
を担っていると考えられている. しかし, 厚い雲に覆われた巨大惑星の雲層を遠隔観測するのは困
難であり, 巨大惑星における雲対流と平均的大気構造との関係については未だ明らかとなっていな
い点が多い. この問題に対し我々は, 複数成分の凝結および化学反応を考慮した雲解像モデルを開
発し, 木星大気条件において, 雲の生成消滅が繰り返された結果として決まる統計的平衡状態での
大気構造を調べてきた (Sugiyama et al., 2009, 2011, 2014). 本発表では, 土星と天王星を想定し
た同様の 2 次元数値計算を実行し, 雲対流と平均的大気構造との関係を議論する.

2. 計算設定
モデル方程式として準圧縮系方程式 (Klemp and Wilhelmson, 1978)を用いる. 雲微物理過程は
Nakajima et al. (2000) と同様に, 地球で良く利用されている単純な雲微物理パラメタリゼーショ
ン (Kessler, 1969) を用いて定式化した. 放射過程は陽に計算せず, 水平一様かつ時間変化しない
熱強制で代用する. 土星・天王星では雲層における正味の放射加熱・冷却の鉛直プロファイルが観
測されていないため, 木星の観測結果に基づき 2 bar 高度から対流圏界面 (0.1 bar) の間を冷却す
ることにした. 統計的平衡状態に至るまでの計算時間を短縮するため, 熱強制の値は木星大気にお
ける観測値より 2 桁大きい -1 k/day とする. 計算領域は, 土星条件で 7680 km × 480 km, 天王
星条件で 7680 km × 650 km, 解像度は水平方向と鉛直方向共に 2 km とする. 下部境界での温度
圧力は熱平衡計算 (Sugiyama et al., 2006) に基づいて決定し, 下部境界での凝結性成分気体の存
在度は太陽組成と同じとする.

3. 計算結果

図 1: 土星大気を想定した数値実験で得
られた (a) 鉛直速度, (b) 鉛直速度の自
乗平均.

土星条件と天王星条件の計算結果は、メタンの雲の有無を
除き定性的に似ているため, 以下では土星条件の結果を示
す. 雲対流層内 (0.1 < p < 10 bar) では強い下降流が多数
見られる (図 1a). 強い下降流が存在するという特徴は, 狭
くて強い上昇域と広くて弱い下降域によって特徴づけられ
た木星条件での数値計算の結果と対照的である. 下降流は
冷却層 (0.1 < p < 2 bar) で冷やされた気塊の下降によっ
て駆動されており, その大きさは 50 m/s 程度である. 鉛直

図 2: 土星大気を想定した数値実
験で得られた水平・時間平均した
(a) 凝結物と (b) 凝結性成分気体
の鉛直分布.

速度の自乗平均が H2O 持ち上げ凝結高度 (p = 10 bar) において
局所的な最小値を取ることは (図 1b), その高度に形成される安
定層が流れ場に対する境界として作用することを意味する. また,

活発な対流によって, H2Oと NH4SH の雲粒は NH3 持ち上げ凝
結高度より上空まで移流され (図 2a), NH3 と H2S 蒸気は H2O

持ち上げ凝結高度より高度と共に減少を始める (図 2b).
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ASTE望遠鏡を用いた、木星成層圏微量分子のサブミリ波帯分光観測の初期成果

飯野孝浩(*1)、大山博史、秀森丈寛、加藤智隼、水野亮(*2)、塚越崇(*3)、平原靖大(*4)
(*1): 東京農工大学科学博物館
(*2): 名古屋大学太陽地球環境研究所
(*3): 茨城大学
(*4): 名古屋大学環境学研究科
!

1994年に発生した木星への彗星衝突イベントは、木星成層圏上部に大量の揮発性ガスを供給した。
中でも、硫黄化合物の化学反応は興味深い。地上からのミリ波及び赤外線分光観測により、衝突
直後にはS2, CS2, OCS, H2S分子が検出されたものの、これらは数日～1ヶ月以内に消滅し、代わ
りにCS分子が卓越した。CS分子の量は、それまで検出されていた中で最大量を占めたS2分子と
調和的であったため、木星成層圏では中～長期的にはCS分子が安定な硫黄のリザーバーである可
能性が示唆された。いっぽう、過去に大規模な彗星衝突が発生したと考えられている海王星にお
いてはCS分子は検出されず(Iino et al. 2014, Submitted)、両者の差異はガス惑星大気における
硫黄化学に新たな課題を提示した。木星における事例を詳細に検討すべく、我々は2013年、チリ
国アタカマ高地に設置された国立天文台ASTE望遠鏡を用い、供給後約20年後における木星成層
圏中CS分子の時間変動を検出する観測を行った。1時間程度の積分により、CS分子の輝線構造は
十分なS/Nで検出された。木星軌道付近におけるCS分子の光解離寿命は、太陽活動極小期におい
てすら80日程度でしかない。そのため、解離したS原子がCS分子をリサイクルする機構が必要で
ある。我々は、木星成層圏に豊富に存在するラジカルであるCH3ラジカルに着目した。CH3ラジ
カルはS原子と容易に反応してH2CS分子を形成する。H2CS分子の光解離はCS分子をリサイクル
し得る。このサイクル反応が、木星においてCS原子を長期にわたって維持する機構の有力な候補
と考えられる。この仮説は、今後木星成層圏に対するH2CS分子のサーベイ観測により検証可能で
あると考えられる。しかし一方で、海王星大気においてもCH3ラジカルは豊富に存在するため、
未だ両者の差異を説明するには至っていない。
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ピリカ望遠鏡およびVMC/VEXを用いた
紫外撮像による金星スーパーローテーション周期と

その時間発展の観測
⃝今井 正尭, 高橋 幸弘, 渡部 重十, 渡邊 誠 1

1北海道大学 大学院理学院 宇宙理学専攻

金星スーパーローテーションの力学メカニズムは, 理論モデルが複数提唱されているも, 観測的裏
付けが十分なされておらず, 未だ解明には至っていない. 雲頂高度 70 kmで惑星の自転速度の 60倍
を超える風速が維持される原因として, 惑星波による大気加速が示唆されている. [e.g. Yamamoto
and Tanak, 1997] また惑星波の存在は, Pioneer Venus 等によって観測されてきた惑星規模の紫外
模様の形成にも関わっていると考えられている. この惑星規模の模様は, その伝搬によって紫外輝
度に 4-5 日の周期変化をもたらす. [Del Genio and Rossow, 1990]

本研究の目的は, 金星における惑星波の存在とその発生源を観測的に明らかにすることである.
先行研究によって示された紫外輝度の周期変化には, 赤道と南北中緯度で独立した時間スケールで
の周期の変化が観測されていた. 我々は長期にわたる金星紫外輝度の観測を実施し, 輝度の周期性
をもたらす明暗構造の時間変化を捉えることを行っている. 現行の金星探査機 Venus Express は
遠点を南極近傍にもつ極軌道をとるため, 惑星規模の模様の観測は南半球に限られる. そこで, 北
海道大学の惑星観測に優先使用が認められたピリカ望遠鏡とそこに搭載されているMulti-Spectral
Imager (MSI)を用い, 地上から金星の両半球 60oN − 60oSの範囲を, 最大コントラストの得られ
る紫外波長 365 nm で, 約 2週間-1ヶ月連続した撮像観測を 1ヶ月程度毎に定期的に実施すること
を可能とした.

我々はすでに 2013年 8月から 2014年 6月の約 1金星年に及ぶ期間観測を遂行し,この内 8/19-11/9
の約 3ヶ月間に実施した 3度 (計 51日分)の観測結果の解析から, 明暗構造に有意な時間変化があ
ることを明らかにした. 観測当初の 2013年 8月には, 約 5 日周期で赤道対称な, 南北緯度約 30°を
境に赤道と中緯度で位相の反転する特徴をもった輝度構造が存在した. このような構造は, Galileo
による金星フライバイ時に撮像された画像を解析した結果からも得られており, 惑星波の特徴が再
現されたものだと考えている. 一方でその後 2013年 11月までの継続的な観測結果の中には, 上記
構造の顕在化と減衰を繰り返す様子が捉えられており, 減衰時には南北対称性や明暗を繰り返す周
期的特徴が失われる結果が示された. 我々の結果は, 同期間観測を行ったVenus Express の南半球
の輝度分布も再現していることを確認している. このように, 金星の惑星規模の紫外模様が示す輝
度構造を観測し, その時間変化を捉えた観測例は今までに存在せず, 今回の結果は我々の南北両半
球をカバーした連続観測によって初めて明らかとなった. 本発表では, 我々の観測結果を交え, 惑
星波によるスーパーローテーション形成の理論研究の観測的検証について議論する.

3����



短周期地球型惑星の大気構造と放射スペクトル
⃝伊藤祐一 1、生駒大洋 1、河原創 1、永原裕子 1、川島由依 1、中本泰史 2

1東京大学大学院理学系研究科地球惑星科学専攻
2東京工業大学大学院理工学研究科地球惑星科学専攻

　現在までに 1000 個近くの系外惑星が検出されている。最近では、地球の 1-10 倍の質量を持つ、
あるいは地球 の 1-2 倍の半径を持つ小規模惑星が多数発見されている。それらはスーパーアース
と呼ばれる。これまでに検出されたスーパーアースの中には、密度が高く、岩石が主成分である
と考えられる惑星が存在している (CoRoT-7b や Kepler-10b、Kepler-78 b など)。それらは中心
星に非常に近いため、強烈な恒星輻射によって表面が蒸発し、 岩石蒸気大気をまとっていると推
測される。本研究では、このような惑星を特に「短周期地球型惑星」、それが 保持する岩石蒸気大
気を「ミネラル大気」と呼ぶ。こうしたミネラル大気が実際に検出されれば、岩石惑星であるこ
との直接的な証拠やその惑星の材料物質や形成過程に対する重要な制約を得ることが期待される。
これまでに、化学平衡計算に基づいたミネラル大気組成に関する先行研究はある。しかし、ミネ
ラル大気の温度構造や放射スペクトルは理解されていない。そのため、ミネラル大気の検出可能
性を評価することができない。
　本研究では、化学平衡計算コードMELTSを用いて、岩石メルトと気液平衡状態にある大気の
組成を求めた。そして、主要成分であるNa, K, O2, O, Si, SiOの放射吸収断面積を求め、それら
を用いて大気の鉛直温度構造と放射スペクトルを求めた。さらに、二次食観測（惑星光と中心星光
の比を検出する観測手法）による検出可能性を評価した。吸収断面積の計算では、Kurucz (1992)

と HITRAN2012 (Rothman et al., 2013)で公開されている吸収線パラメータを用いた。そして、
Piskunov & Kupka(2001) と Unsold(1955) の計算方法を適用し、各分子の吸収線について分子
の熱運動・エネルギーの不確定性・ 吸収分子間の衝突を考慮し計算した。温度構造の計算では、
Toon et al.(1989) の手法を用い、振動数依存性のある輻射に 2 流近似を用いて、輻射平衡を満た
す大気の鉛直温度構造を計算した。これまでは大気の化学組成が一様であることを仮定していた
が、今回新たに気相中の化学平衡計算を行い、鉛直組成分布を考慮した。平衡計算には、Gordon

& McBride (1996)の化学平衡計算コードを用いた。
　本結果から、このミネラル大気は、主に Na と SiO の吸収の影響により、長波長領域よりも中
心星輻射波長である短波長領域の光を吸収しやすいことが明した。そして、この大気は放射平衡
温度が 2300 K 以下では、等温構造を持つ一方、 放射平衡温度が高い場合には、SiOの解離に伴
う温度逆転構造が形成されることが明らかになった。今回新たに気相中の化学平衡を考慮したこ
とで、高温低圧である大気上層では、SiOやO2の解離が効率的であることが示された。この SiO

の解離により、大気上層では短波長領域の吸収が弱まり、SiOの減少に従い温度が低くなることが
判明した。また大気上層が低温になった結果、放射スペクトルは弱まった。放射量は小さくなっ
たが、新たに計算された放射スペクトルの検出可能性の評価を行なったところ、将来計画されて
いる 5 m 級宇宙望遠鏡 (e.g., JWST)によって、短周期地球型惑星でミネラル大気の検出が期待さ
れる。
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マグマオーシャンに覆われた惑星の光度進化曲線
とその検出可能性

○濱野景子 1，河原創 1，阿部豊 1，大西将徳２，はしもとじょーじ３

1東京大学，2 神戸大学，3 岡山大学

惑星形成論によれば地球型惑星はその形成の最終段階で複数回の巨大衝突を経験す
る．惑星は巨大衝突のたびに全球的に溶融しマグマに覆われたと推測される．岩石の融点を
超えるほどの高温の地表からは赤外だけでなく，近赤外～可視領域からも強い放射が射出さ
れる．これが惑星の大気によって完全に吸収・散乱されずに十分残る場合，高温の惑星特有
のスペクトルとして系外惑星系でも観測されうる．

惑星放射スペクトルは大気の構造（温度・圧力・組成）によって決まる．これまで
の水蒸気大気をまとった惑星の固化についての研究では，固化の過程での地表温度・大気量
の進化が，恒星からの軌道距離に強く依存することが示された．この大気進化の違いは温室
効果を介して，惑星の冷却・固化のタイムスケールも大きく左右する．これは，溶融した惑
星が観測される頻度とその間の惑星放射スペクトルの両方が，惑星の軌道によって大きく異
なることを意味する．

そこで本研究ではこれまでの進化モデルにラインバイライン計算を組み込み，固化
に伴う地表温度・大気量の進化と，それに整合的な惑星放射スペクトル・中心星放射の反射
スペクトルを求めた．より波長の短い大気の窓領域では，より深く高温の大気層からの放射
が射出される．また，恒星放射の反射光は，可視領域では惑星放射よりも大きいが，近赤外
では水蒸気大気による強い吸収のため非常に小さくなることがわかった．近赤外領域のバン
ド（J, H, K, L）で期待される惑星̶恒星放射コントラストは恒星からの軌道距離が小さい
ほど高くなる．一方，高い観測頻度が予想されるのは 0.7-0.8AU 付近である．本発表では，
これらの結果に基づき，計画されている宇宙・地上望遠鏡でこうしたスペクトルの特徴が検
出可能かどうか議論を行う予定である．
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ハビタブルゾーンと呼ばれる, 惑星表面に液体の水を保持できる軌道領域に 10wt%程度まで
の H2O を持つ地球型惑星の存在が理論的に予測されている[Raymond et al., 2007 など]. 惑星
に水が供給するプロセスの多様性を考慮すると, 地球型惑星が表面に持つ水量には幅があると予
測される. 本研究では, 全球的に海で覆われた地球型惑星(海惑星)を想定して, 水量が違う場合の
表層環境を考える.
全球的な炭素循環は地表面温度を安定化させる気候調節メカニズムである. 地球のような部分

海惑星の場合, 大陸風化による負のフィードバックが働くことで気候が安定化されている
[Walker et al., 1981]. しかし, 海惑星では大陸が存在しないため, 大陸風化が働かず, 海洋地殻
による海洋底風化が重要な役割を担うと示唆されている[Abbot et al., 2012]. 海洋底風化には正
の温度依存性があることが実験的に知られている[Brady and Gislason, 1997]ので, 水量の増加
に伴う海底の温度増加によって, 表面水量の多い海惑星における海洋底風化は効率的に働くこと
が予測される. しかし, 表面水量の多い海惑星では, 惑星がもつ総炭素量も増加すると予測され
る. マントルに貯蔵されている炭素量に依存する脱ガス量とマントルに沈み込む炭素量がつりあ
うような平衡状態における海惑星の大気 CO2量はこれらの競合で決まると考えられる. 大気 CO2
量は表面状態に依存するので, これから, 部分海惑星と海惑星の区別が可能であるかもしれない.
本研究では, 地球型惑星が持つ表面水量と大気 CO2量の関係を明らかにするために, 地球の炭

素循環モデル[Tajika and Matsui, 1992]をベースに, 水量をフリーパラメータとした炭素循環モ
デルを構築した. 海洋底風化は現在の地球の海底風化で予測されている Ca2+の供給量をもとに,
Brady and Gislason (1997)で提案された温度依存性に従い, 海底の温度に依存すると仮定した.
また, 海の温度勾配は断熱温度勾配に従うと仮定した. 太陽定数などのパラメータについては現
在の地球と同じ値を用いた. 1 海洋水量の海惑星を想定した場合, 大気 CO2量は約 0.015 bar ま
で上昇し, 地球に比べ約 50 倍の大気 CO2量を持つことが分かった. 表面水量だけを増加させた
場合, 大気 CO2量は徐々に減少し, 50 海洋水量程度の表面水量を持つ海惑星は地球と同程度の大
気 CO2量を持つことが分かった. しかし, 表面水量が増加すると総炭素量も増加するため, 海惑
星が持つ大気 CO2量は水量だけを増加させた場合よりも多いと考えられる. また, 火星や金星の
ような表面に水のない地球型惑星では大量の大気 CO2を持つと考えられる. 1%程度の少ない大
陸の割合でも, 部分海惑星での大気 CO2量は地球と同程度に維持されることが示唆されている
[Abbot et al., 2012]. よって, 部分海惑星だけが地球と同程度の比較的少ない大気 CO2量を持つ
ことが可能であると示唆される.
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ホットネプチューンの水素ヘリウム大気量推定に
おける内部組成分布の影響

⃝黒崎 健二 1，生駒 大洋 1

1東京大学大学院理学系研究科地球惑星科学専攻

　観測技術の向上により，地球の数倍程度の質量・半径をもつ系外惑星の観測例が増えてきた．ま
た，それらの惑星の平均密度からバルク組成を推定する試みもなされている．これまで惑星の内
部構造を議論する際には，惑星内部が全対流する構造を仮定してきた (e.g. Fortney et al., 2011)．
しかし，惑星内部で全対流していない可能性も示唆されている．惑星内部の組成構造が一様である
場合，温度勾配が断熱温度勾配を超えると惑星内部において対流が起こる．しかし，惑星内部の組
成構造に勾配が存在する場合，対流が組成による勾配の影響を受けてしまうため，対流していると
きの温度構造が断熱温度勾配だけで決まらなくなってしまう．このような条件は Ledoux criterion

と呼ばれるが，平均分子量の勾配によって熱輸送の鈍化が定式化されていた (e.g. Chabrier &

Baraffe 2007)．Leconte & Chabrier (2012)は，質量と半径が与えられた巨大ガス惑星 (木星・土
星) に対して，惑星内部での組成構造による熱輸送の鈍化の影響に注目し，木星・土星の重元素
量の分布およびコア質量の理論的推定にどのような影響を与えるか議論した．同様の影響は，近
年発見数が増えてきたホットネプチューン (高温環境下にある海王星型の系外惑星)でも起こると
考えられる．木星型惑星はその質量ー半径の関係から水素ヘリウムが主体であると考えられるが，
ホットネプチューンはその質量ー半径関係から，水素ヘリウムの質量比が惑星ごとに多様性をもっ
ている．ホットネプチューンの水素ヘリウム質量比を理論的に推定することは，惑星の起源や進
化を理解する上で重要な問題である．しかし，惑星内部の組成勾配の影響によって，水素ヘリウ
ム質量比の理論的推定値がどのように変化するかはまだ議論されていない．
　そこで，本研究では水素ヘリウムエンベロープに水分子が混ざった場合の Ledoux criterionに
よる温度勾配を計算し，非一様な内部組成分布を持つホットネプチューンについて，惑星内部で
組成勾配が維持される状況における内部構造とその水素ヘリウムの質量比に対する，理論的な推
定への影響を議論した．水分子が混ざった水素ヘリウムエンベロープをまとった惑星の半径を計
算すると，惑星深部のエントロピーが物質の混合と温度勾配の影響によって変化するため，それ
に応じて惑星半径も変化することがわかった．また，実際に存在する系外惑星に対しても，質量
半径の関係から求められる水素ヘリウム大気量の定量的な違いについて議論する．
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巨大ガス惑星の熱進化：
重元素分布の不均質性と二重拡散対流の影響について

⃝黒川宏之 1, 犬塚修一郎 1

1名大理

　多くの太陽系外巨大ガス惑星について、理論的予想と比較して惑星半径が最大で 2倍程度大きい
という、”半径異常”が観測されている (Braffe et al, 2014)。この半径異常を説明するメカニズムと
して、惑星内部の重元素分布の不均質に起因する層対流の発達による、冷却収縮の遅れが提案され
ている (Chabrier and Baraffe, 2007)。また、太陽系内のガス惑星においても、重元素分布の不均
質による層対流の発達は、土星の光度異常を説明するメカニズムとして着目されている (Leconte
and Chabrier, 2013)。層対流発生の原因となるガス惑星内部での重元素分布の不均質は、形成過
程における微惑星降着や形成後の固体コアの浚渫により、自然に発生することが期待されている。
　上述の先行研究では層対流構造の存在を仮定していた。しかし、層対流の発生は温度勾配と平
均分子量勾配の兼ね合いによって決まっている (Rosenblum et al., 2011; Mirouh et al., 2012)。平
均分子量勾配がない場合の対流条件である Schwalzschild条件で不安定かつ、平均分子量勾配があ
る場合の対流条件である Ledoux条件で安定な系において、熱拡散と組成拡散の速さの違いによっ
て発生する小スケールの対流、二重拡散対流が発生する場合がある。さらに、その中の限られた
条件の系において、二次的な不安定性により、多数の対流層と境界層の連なりである、層対流が
発生する。一方、Ledoux条件に対して不安定な場合、通常のオーバーターン型対流が発生する。
　本研究では、温度勾配と組成勾配の兼ね合いによる対流様式の変化を考慮したガス惑星の熱進
化計算を行った。層対流領域では Leconte and Chabrier (2012)の層対流モデルを用い、オーバー
ターン型対流領域では平均分子量勾配を考慮した混合距離理論 (Stevenson and Salpeter, 1977;
Umezu and Nakakita, 1988)を用いた。平均分子量勾配と層対流の層の厚みはパラメータとした。
　結果、時間進化によって、対流様式はオーバーターン型対流から層対流、最終的には対流安定
な状態へと進化することがわかった。平均分子量勾配が大きく、層対流の層の厚みが小さいほど、
層対流の発生する領域は大きくなった。逆に、平均分子量勾配が小さく、層対流の層の厚みが大
きい場合、オーバーターン型対流が優勢となる。また、平均分子量勾配が大きく、層対流の層の
厚みが小さいほど惑星形成から数十億年後の惑星半径は大きくなった。特に、惑星半径は平均分
子量勾配に対する依存性が大きいことが明らかとなった。
　平均分子量勾配がある場合、オーバーターン型対流・層対流いずれの場合でも超断熱温度勾配
となり、冷却収縮は遅くなるが、組成不均質の緩和時間は大きく異なる。オーバーターン型対流
の場合、組成分布は短い時間で均質となるため、組成不均質を維持するためには、層対流構造の
発生が重要である。本研究の結果から、層対流発生には、層対流の層の厚みが十分に薄い必要が
あることがわかった。流体計算による層対流の研究 (Rosenblum et al., 2011など)では、層対流
発生時の平衡状態の有無、平衡状態における層の厚みについては結論が出ておらず、さらなる研
究が期待される。また、惑星の冷却収縮にともない、対流様式はオーバーターン型対流から層対
流へと変化することがわかったが、これは惑星形成過程で決まる初期エントロピー (初期の全エネ
ルギーに対応)に、惑星進化が依存することを示唆している。
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内縁進化を考慮した原始惑星系円盤の粘性進化
� 今枝佑輔 1,2 戎崎 俊一 2

1東京工業大学, 2理化学研究所

　惑星上に生命が発生する一つの要件として、水が液体の状態で存在するという条件だけでなく、誕生する惑
星に定量的に過不足のない水が持ち込まれる必要がある。海がない状態も、全球が海で覆われてしまうような
状況も、生命発生には不利に働く (Dohm et al. 2013)。また、様々な有機物がどの程度その惑星に持ち込まれ
るかも重要なファクターとなる。従って惑星が誕生する環境で、どのような物質が固相にあり、どのような物
質が気相に存在するかを知ることが重要であり、中心星からの距離と時間の関数として密度や温度がどのよう
に長時間進化するのかを知る必要がある。もちろん、このような大局的な密度構造の長時間進化を理解するこ
とは、形成された惑星の migrationを議論する上でも重要である。
　そこで本発表では原始惑星系円盤の 1 次元長時間粘性進化にもう一度立ち返り、原始惑星系円盤の密度
進化を詳細に調べる。原始惑星系円盤の粘性進化については古くから様々な研究が行われている (近年でも
Matsumura et al. 2009, Morishima 2011等)。そこには磁気回転不安定 (MRI)の起動不起動に伴うデッドー
ゾーンの形成と密度構造の形成、中心星の電離光子がガス円盤表面を炙り電離することでガス散逸を促す光蒸
発過程などの物理が取り入れられている。
　今回、我々は特に、ガスの動圧に比べ中心星磁場が優勢となる領域においては円盤ガスの動的降着が促され、
ガスが原始惑星系円盤から急速に取り除かれる効果を取り入れた。これにより、円盤ガス内縁部が時間 (質量
降着率の減少)と共に徐々に晴れ上がる。また、中心星起源の高エネルギー粒子 (=宇宙線)の動径分布を定量
的に見積もることにより円盤内縁領域においても磁気回転不安定が生じさせるだけの電離度が保たれ、強い粘
性降着が維持されうる効果についても取り入れた。MRIの起動不起動については、Turner and Drake (2009)

や Okuzumi and Hirose (2011)等を参考に判定し、高さ方向どの程度の質量割合で (MRI)が生じうるかを見
積もり実効的な粘性計数を決定している。その際必要となる電離度については、各半径ごとに面密度と電離宇
宙線の量から Fujii et al.(2011)にならい、電荷のダスト上への吸着・離脱の平衡解として求めた。これらを使
い、内縁位置の進化を伴う原始惑星系円盤の長時間進化について発表する。

3����



ずれ境界条件を導入した高次精度MHDシミュレーショ
ンコードの開発と磁気回転不安定性の非線形発展に関す

る計算機実験
○平井研一郎 1，加藤雄人 1，寺田直樹 1

1東北大学大学院理学研究科地球物理学専攻

原始惑星系円盤における磁気回転不安定性(MRI)は、円盤内で乱流を発生させることによ
り角運動量輸送を生じさせ、中心星への質量降着の主たる駆動源となると考えられている。
近年の研究で、磁気回転不安定性によって発生する乱流が微惑星形成段階においても重要な
働きをする事が示唆されている。円盤中のガスは、中心星から外側へ向かう圧力勾配力によ
り、ケプラー速度より遅く回転する。このため、ダストとガスが共存する微惑星形成段階に
おいては両者に回転速度差が生じ、ダストに働くガスの摩擦や衝突の効果によりダストが角
運動量を失い、微惑星形成よりも短い時間スケールで中心星に向かい急速に落下する (e.g. 
Wheidenschilling, 1974)。この問題に対し Kato et al. (2013)では、円盤内の一部を対象とし
た MHD シミュレーション中でダストの運動を解き進め、1 メートルサイズのダスト天体が、
MRIが非一様に発生する領域でどのように運動するのかを調べた。その結果、非一様な MRI
の発生でガスの回転速度分布が変化することで、ガスの回転速度がダストの回転速度を上回
り、その結果としてダストの落下速度が緩和され、微惑星が形成されやすい領域が形成され
ることが示唆された。微惑星形成段階においては、MRIの効果以外にも、ダストとガスの相
互作用によって発生する Kelvin-Helmholtz不安定性(e.g. Sekiya,1998)や streaming不安定性
(Youdin & Goodman, 2005)、円盤風によるグローバルな円盤構造の時間変化(Suzuki et al., 
2010)など、様々な現象がダスト運動に影響を及ぼす。これらの影響を取り入れることがで
きる MHD シミュレーションを行うためには、乱流の短波長成分に対して高い解像度を持ち、
なおかつ不安定性で発生する不連続構造で計算が破綻しないスキームを用いる必要がある。 
本研究では、Kawai (2013)により提案されたコンパクト差分法に磁場のソレノイダル条件

を乱さずに数値粘性を入れる LAD法を組み合わせたスキームを用いて、ずれ境界条件を導
入した MHDシミュレーションコードを開発した。開発したコードを用いて、軸対象な円盤
を仮定した空間 2次元の系での MRIの成長と非線形発展に関する計算機実験を行った。
MRIの最大成長波長の線形成長と非線形段階について、グリッド数を様々に変化させてシミ
ュレーションを行ったところ、線形段階に関しては少ないグリッド数でも成長率は変わらな
かったが、非線形段階の飽和レベルはグリッド数に依存する結果となった。本発表では、開
発したコードの概要と、計算機実験の詳細な結果を報告し、惑星形成過程への影響について
考察する。
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原始惑星系円盤における有機物粒子の時空間変化
○沼田実穂 1, 永原裕子 1

1東京大学地球惑星科学専攻

星形成初期の分子雲において生成された高分子有機物が、惑星や小天体の生命素材となり
うるかという問題は惑星と生命起源の根幹問題の一つである。Nakano et al.(2003)では、
隕石中に存在する有機物が分子雲由来有機物の蒸発実験で得られた結果と異なる C/N 比を
持つことから、隕石母天体の有機物は分子雲由来ではないと論じた。しかし、粒子は原始惑
星系円盤の中での移動を通じて様々な温度圧力条件を経験したはずであり、円盤進化の過程
で多様な化学的特徴を持ちうる。Ciesla(2010a)は円盤の進化モデルとそれに伴う揮発性物
質の形成を、Ciesla(2012b, 2011)は定常円盤での粒子移動モデルを構築し、物理と化学の
結合への道を開いた。
本研究では、Ciesla(2010a, 2011)の Lagrangean 的手法にのっとり、円盤進化と粒子の

移動を同時に数値的に解き、有機物粒子が経験する温度を検討した。円盤の面密度の進化に
ついては粘性拡散モデルを用いた。粒子の運動は Fokker-Planck 方程式に基づき中心星へ
の重力・ガス圧勾配・ガスの粘性・乱流を考慮し、乱流は確率的なものとして扱った。この
モデルによって個々の粒子が到達する位置および
経験する温度が、初期状態の中心星からの位置に
よってどのように変化するか数値シミュレーショ
ンを用いて調べた。
図は 10AU から移動した粒子が経験する最高温

度の頻度分布と粒子の面密度分布である。Nakano
et al.(2003)によると 313K 以下ではすべての粒子
が蒸発せずに残り、450K を超えるとほとんどが蒸
発することが示されている。10AU から移動した
粒子は、106年後でも 450K を超えるものはほとん
どなく、生き残って中心星近傍へと移動するもの
が多いことがわかる。105年後には 10AU 以内に
多くの粒子が移動し、106年後には５AU以内の領
域に有機物粒子が多く存在することになる。
この結果は、分子雲由来の高分子有機物が蒸発

に耐えて円盤内を移動し、隕石母天体や氷微惑星
などに取り込まれうることを示唆している。
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原始惑星系円盤における 
水氷の吸収帯に表れる光脱離反応の効果  
�高附翔馬 1, 中本泰史 1, 井上昭雄 2, 本田充彦 3�

1 東京工業大学,  2 大阪産業大学,  3 神奈川大学 
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層流円盤におけるダストの沈殿成長過程で生じる

レイリー・テイラー不安定性 
○石津尚喜

自然科学研究機構 国立天文台 

原始惑星系円盤に一様に分布していたサブμmのダストが合体成長して微惑星が形成され

る過程において、ダストが円盤中心面に沈殿し成長する過程を知ることは重要である。ここ

では層流状態の円盤を考える。ダストは中心星の重力の円盤鉛直成分により沈殿を始める。

中心面から離れる(以降、上空と呼ぶ)ほど大きな重力が働き、大きな速度で沈殿する。よっ

て、上空ではダストの合体成長が速くなる。ダストが成長するとさらに沈殿速度は増加する。

層流状態にある円盤でのダストの沈殿と合体成長のシミュレーションが多くなされている。

これらのシミュレーションは、上空の沈殿速度の増加によりある高さにダストが集まり、ダ

スト密度分布に逆転層が形成されることを示した (Nagagawa et al. 1981)。このような密

度逆転層はレイリー=テイラー不安定(以降 R-T不安定)であることが知られている。この不

安定性が生じると、ダスト密度逆転層部分が不安定によって生じた流れによって、ダスト密

度分布が一定になることが示された(Yamada & Watanabe 2000)。この過程によって得られる

ダスト密度分布は、さらなるダスト分布の進化計算や、ダストが中心面付近に沈殿して生じ

るシアー不安定性やストリーミング不安定性の初期条件として重要である。ここでは R-T不

安定性によって生じるダスト密度分布やどの段階で不安定性による摂動の成長が顕著になる

のか調べる。 

本研究では、ガスとダストの相互作用を考慮した数値シミュレーションを行った。ガスは

非圧縮流体とし、ダストはガス流体として取り扱っている。計算に用いられたパラメーター

は、ストークス数(ダストの摩擦時間とケプラー角速度の積)が 10-4の場合で、林モデルで１

AUではそれぞれ直径 1mmのダスト粒子に相当する。初期ダスト分布としては、中心面から

ある高さのころにピークがあるガウス分布とした。ピークでのダスト密度は中上面のガス密

度の 0.1倍である。シミュレーションの結果、これまでも示されていたとおり、逆転層部分

のダスト密度分布は一定となった。不安定の成長率は、与えられたダスト密度分布か得られ

る Brunt-Väisälä 振動数の最大値程度の値であった。不安定が開始してからダストの密度分

布一定になるまでの時間も初期の分布から見積もられることが分かった。 
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❲ᮎḟۑ ᵳᆂྐࠊ1,2 2

1⚄ᡞᏛ⮬↛⛉Ꮫ⣔ඛ➃⼥ྜ◊✲⎔2ࠊ⚄ᡞᏛᏛ㝔⌮Ꮫ◊✲⛉ 

ᕧᝨᫍ࿘ࡢࡾ⾨ᫍࡣつ๎⾨ᫍつ๎⾨ᫍศ㢮࡛࢜ࣞࣜ࢞ࠋࡿࡁ⾨ᫍࡢ࡞つ๎⾨ᫍ

ᕧᝨࠊࡣつ๎⾨ᫍࡽᚩ≉ࡢ㌶㐨ࡓࡋ࠺ࡇࠋࡿ࠸࡚ࡋ㌶㐨࡛බ㌿ࡰࢆ㏆ഐࡢᝨᫍࠊࡣ

ᫍᙧᡂᝨᫍ࿘ࡾᙧᡂࡓࢀࡉ࿘ᝨᫍ┙ෆ࡛ᅛయ≀㉁ࡀ㞟✚࡛ࡇࡿࡍᙧᡂࡓࢀࡉ⪃

 ࠋࡿ࠸࡚ࢀࡽ࠼

つ๎⾨ᫍࡢᮦᩱࡓࡗ࡞ᅛయ≀㉁ࠊࡣඖࠎኴ㝧࿘ࢆࡾබ㌿ࡶࢫ࢞ࠊࡀࡓ࠸࡚ࡋ࿘ᝨ

ᫍ┙ෆὶධࡿ࠸࡚ࢀࡽ࠼⪄ࡓࡁ࡚ࡋ(Canup & Ward 2002)ࡓࡋ࠺ࡇࠋᅛయ≀㉁ࡢ࿘ᝨ

ᫍ┙ࡢ౪⤥㐣⛬ࠊࡣ㌶㐨ィ⟬࡚࠸⏝ࢆㄪࡿ࠶ࡘࡘࢀࡽ(e.g., Fujita et al. 

2013, Tanigawa et al. 2014)ࠋࡤ࠼ Fujita et al.(2013)࡛ࠊࡣ࿘ᝨᫍ┙ࢫ࢞ࡢࡽ

ᢠࡿࡼᚤᝨᫍࡢࢬࢧᅛయ≀㉁ࡢᤕ⋓㐣⛬ࡀㄪࠊࢀࡽᝨᫍ㏆ഐࡓࡗ࠶ᚤᝨᫍࡶ⾨ᫍ

⤖ࡢ⟭ὶయィࡣ࡛Tanigawa et al. (2014)ࠊ㏆᭱ࡓࡲࠋࡓࢀࡉ၀♧ࡀᛶ⬟ྍࡓࡗ࡞ᮦᩱࡢ

ᯝࢆ㌶㐨ィ⟬ࡳ⤌㎸ࠊ࡛ࢇᕧᝨᫍ࿘ࡢࡾ」㞧ࢫ࢞࡞ὶࢫ࢞ࡢࡽᢠࡢຠᯝࢆ⪃៖ࡓࡋ

ィ⟬ࠊ࠸⾜ࢆᵝࡢࢬࢧ࡞ࠎᅛయ≀㉁ࡢ࿘ᝨᫍ┙ࡢ౪⤥㐣⛬ࢆㄪ࡞࠺ࡼࡢࡇࠋࡓ◊✲

ࠊࡀࡿ࠶ࡘࡘࢀࡽㄪࡣ⛬౪⤥㐣ࡢ┙࿘ᝨᫍࡢᅛయ≀㉁ࡓ࠸࡚ࡋබ㌿ࢆࡾኴ㝧࿘࡚ࡗࡼ

࿘ᝨᫍ┙౪⤥ࡓࢀࡉᚋࡢᅛయ≀㉁ࡢ┙ෆࡿࡅ࠾✵㛫ศᕸࡣ᫂ࠋ࠸࡞࠸࡚ࢀࡉࡽ

ᤕ⋓ࡓࢀࡉᚋࡢᅛయ≀㉁ࡢศᕸࠊࡣつ๎⾨ᫍࡢᙧᡂ㐣⛬ࡸ㐍㐣⛬ᙳ㡪ࢆࠊࡵࡓࡿ࠺࠼

㔜せ࡛࡛ࡇࡑࠋࡿ࠶ᮏ◊✲࡛ࡣኴ㝧࿘ࢆࡾබ㌿ࡓ࠸࡚ࡋᚤᝨᫍࡀ࿘ᝨᫍ┙࡚ࡗࡼᤕ⋓ࡉ

 ࠋࡓㄪࢆࡢࡿ࡞ศᕸ࡞࠺ࡼࡢࡀᚤᝨᫍࡓࢀࡉ⋓࿘ᝨᫍ┙ෆ࡛ᤕࠊᚋࡢࡑࠊࢀ

ᮏ◊✲࡛ࡣኴ㝧ࡢ࿘ࢆࡾᝨᫍࡢᩘ↓ᚤᝨᫍࡀබ㌿ࡿ࠸࡚ࡋ⣔ࠊ࠼⪄ࢆᝨᫍࡢ࿘ࡣࡾ㍈

ᑐ⛠ࡢ࿘ᝨᫍ┙ࢆ௬ᐃࡓࡲࠋࡓࡋᅇࡢィ⟬࡛ࡣᚤᝨᫍ㛫ࡢ㔜ຊ┦స⏝ࡣ↓どࠋࡓࡋィ

࢟࣋࡞༢⣧ࡣ㠃ᩘᐦᗘࡢ࿘ᝨᫍ┙ෆ࡛ࡢᚤᝨᫍࠊሙྜࡢ㌶㐨ᮇึࡀᚤᝨᫍࠊᯝ⤖ࡢ⟭

♧ࡶ࡚࠸ࡘᯝ⤖ࡢሙྜࡓࡋ៖⪄ࢆ㌶㐨ഴᩳゅࡸ⋠㞳ᚰࡓࡲࠋࡓࡗࢃࡀࡇ࠸࡞ࡏ♧ࡣ࡛

 ࠋࡿ࠶ணᐃ࡛ࡍ
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Are Planets Rare in Embedded and Open Clusters?!
○Yasunori Hori1 and Michiko S. Fuji2

1 Department of Astronomy & Astrophysics, University of California, Santa Cruz 
2 Division of Theoretical Astronomy, National Astronomical Observatory of Japan!

Star clusters are the birthplace of most of stars. In a cluster environment, stellar encounters can 
liberate planets from their host stars. Few planet- hosting stars are known in open clusters in contrast 
to the field, whereas the detection probability of planets suggests that the planet population in open 
clusters resembles that in the field. We perform a series of N-body simulations of open clusters similar 
to the Pleiades, Hyades, and Praesepe and embedded clusters in order to examine the survival rates of 
planets against stellar encounters. In all cases, most of stellar encounters occur before 10–100Myr and 
massive stars such as BA-type stars experience more frequent encounters than low-mass stars due to 
mass segregation. We predict that the giant-planet frequency in star clusters depends more weakly on 
the stellar mass than in the field. Only less than 1% of close-in planets within 1AU and at most several 
% of planets with 1–10AU get ejected from star-planet systems. This implies that non-detection of 
planets in the Pleiades may be due to the incompleteness of planet searches. We estimate the 
occurrence rates of giant planets with 1–13MJup between 1–10AU to be 22.6–23.6%, 17.1–17.8%, 
11.5–12.0%, and 3.8–3.9% for FGKM stars, respectively. Wide-orbit planets at > 10AU suffer from 
destructive encounters. The production rates of free-floating gas giants per star are estimated to be 
0.122 ± 0.049 in embedded clusters, 0.0385 ± 0.0154 and 0.174 ± 0.069 in low-density and high-
density open clusters, which are one order of magnitude lower than the results of microlensing 
surveys. This suggests that stellar encounters in open clusters are not main pathways of producing 
free-floating planets.!

!
分子雲に埋もれた星団および散開星団における惑星の生存率

!
○堀　安範 (カリフォルニア大学サンタクルーズ校), 藤井通子（国立天文台 理論研究部）!!

　恒星の大部分は星団環境下で誕生する。これまでに4,000個以上の惑星候補天体が発見された散在
星に比べて、散開星団内では10個の惑星候補天体しか報告されていない。遠く離れた星団では惑星
の検出効率が低いため、限られた惑星発見数である可能性もある。一方で、星団環境下での外的要因
(大質量星からの恒星風やXUV照射)や恒星同士の近接遭遇で、惑星形成の阻害あるいは惑星の系外放
出の可能性も考えられる。そこで、本研究では後者の力学過程に着目して、分子雲に埋もれた星団お
よび散開星団の力学進化をN体計算し、星団内での惑星の生存率を求めた。惑星系を破壊するような
恒星の近接遭遇の大部分は、1千万年から1億年（星団の二体緩和時間程度）以内に生じていた。重
い星ほど星団の中心部に集中しやいため、B型やA型星のような大質量星ほど頻繁に近接遭遇を経験
する。その結果、星団内では、巨大惑星の存在頻度と中心星質量の依存性は、散在星で見られる傾向
よりも弱くなると予想される。1AUおよび1-10AU以内の惑星系は近接遭遇でほとんど破壊されるこ
とはなかった（それぞれ1％, 数%以下である）。我々の結果は、惑星が発見されている他の散開星団
（M67）と似た特徴を持つ「昴」で、現在までに惑星の発見例がないのは、不十分な惑星探査に起
因している可能性を示唆している。一方で、10AU以遠の惑星は恒星遭遇の影響を強く受ける。系外
放出された惑星は、星団の脱出速度よりも一般に大きな速度分散を有するため、最終的に星団外で浮
遊惑星になる。そこで、直接撮像観測から推定されるガス惑星分布を用いて、浮遊ガス惑星の生成率
（系外へ放出される10AU以遠の惑星の割合）を調べた結果、3.9-17%程度と重力μレンズが示唆す
る存在率より遥かに小さい値となった。このことから、星団環境下での恒星遭遇は、浮遊ガス惑星の
主な生成過程ではないだろう。
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巨大衝突での衝突に伴う原始惑星の離心率減衰
⃝松本侑士 1, 長沢真樹子 2, 井田茂 3

1国立天文台 天文シミュレーションプロジェクト, 2東京工業大学 地球惑星科学専攻,
3東京工業大学 地球生命研究所

観測精度の向上により、現在までに視線速度法により 60個程度の岩石あるいは氷惑星と思われる
30地球質量以下の惑星が 60個程度発見されている (e.g., Dumusque et al. 2012)。これらの惑星
の離心率を調べると、散乱によって与えられる値を多くの惑星が下回っていた。この傾向は軌道長
半径が 0.1AUを超える、潮汐による離心率減衰の効果の少ないと思われる惑星でも見られた。惑
星の離心率成長は主に微惑星の成長段階についてよく調べられている。巨大衝突段階では原始惑
星は散乱と衝突によって離心率が変化していくと考えられる。微惑星の離心率は衝突によって大
きく変化しないことが明らかになっており (e.g., Ohtsuki 1992)、これを巨大衝突段階に適用する
と、惑星の離心率は散乱で与えられる程度の値になることが予想される。一方で、巨大衝突段階
の N体計算をしたKokubo et al., (2006)の結果形成した地球質量程度の惑星の離心率は e ∼ 0.1
であり、散乱による離心率 0.28よりも小さい。これは何らかの離心率減衰が働いたことを示唆し
ている。
衝突によって離心率が変化しない理由は微惑星同士の衝突が軌道上でランダムに起きるためであ
る。このようなランダムに衝突が、寡占成長を経て軌道間隔を空けて並んだ原始惑星でも軌道上
で起きるかどうかはわかってはいない。そこで、本研究では原始惑星の衝突に着目して、巨大衝
突段階のN体計算を行い、原始惑星の離心率進化を調べた。衝突はKokubo et al., (2006)と同じ
く完全合体を仮定した。20ランを行った計算から 203回の衝突を取り出すと、衝突後の惑星の離
心率は衝突前よりも小さくなっていることがわかった。これは原始惑星同士の衝突が近点経度差
が 180◦に集中して起きることに起因する。惑星のランダム速度は近点からの角度に依存して変化
する。衝突時に近点が 180◦ずれている場合、ケプラー速度よりも速い惑星と遅い惑星が衝突する
ことになるので、衝突後の惑星はケプラー速度に近づく。このため衝突後の惑星の離心率は 0に
近づく。
また本研究では惑星を 3体置いた計算をパラメータを振って行うことで、近点経度差が 180◦ずれ
た衝突が起きる条件を調べた。計算は 1パラメータにつき 100回の行った。この計算から初期に軌
道が交差しているような条件では衝突時の惑星の近点経度差は 180◦に集中せず、ランダムな衝突
をすることがわかった。また、惑星半径が大きい、あるいは軌道長半径が小さい時も近点経度差
はランダムになりやすいことがわかった。また、解析的な見積もりで衝突時の近点経度差の 180◦

への集中を表すことに成功した。この計算及び解析から、衝突による離心率減衰の起きやすい原
始惑星系について本発表では議論する。
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ᮌᫍᦤືࡿࡼ SERRA ₻ộศ௬ㄝࣝࢺ࣐ࣥศ∦ᆅ⌫⾪✺ࡿࡼ᭶ᙧᡂ࣒ࢬࢽ࣓࢝ࡢ 
 ✀Ꮚᙲ� TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2014-9.
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✵㛫㔞Ꮚ㉥᪉೫⛣௬ㄝ᪂ᐃᖖᏱᐂㄽ

Space Quantum Red Shift Hypothesis and New Theory of Non-Expansion Universe 

 ✀Ꮚᙲ  TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2014-9. 
<⌧௦Ᏹᐂㄽ> ᐃㄝࡢ⭾ᙇᏱᐂ௬ㄝ(ࢢ࣭ࢵࣅ ⣙,ࡣ(ࣥࣂ 160 ൨ᖺ๓୍Ⅼࡽ⇿Ⓨⓗ⭾ᙇ

 ほ ⤖ᯝࡢගࡢࡽ㐲᪉,ࡣࢀࡇ.ࡿ࠶࡛ࡢࡶࡿࡍࡿ࠸࡚ࡋᙇ⭾᪉ⓗ➼ࡀ㛫✵,ࡾࡲጞࡀ
(㉥᪉೫⛣)࣮ࣛࣉࢵࢻࢆຠᯝ࡛ࡅࡔㄝ᫂ࡿ࠸࡚ࡋ. ၥ㢟ࡣ㉥᪉೫⛣ࡣ್ࡢ௦ඹኚ㑄

ࡋㄝ᫂(ࡿ࠸࡚ࡌ㛢ࡀᏱᐂ)ṧྡࡢࣥࣂࢢࢵࣅ,ࡣ᪉⫼ᬒ㍽ᑕ(㟁☢Ἴ)➼᭦.ࡿ࠸࡚ࡁ࡚ࡋ

 (.ࡓࡗ↓ࡀᏛㄝࡿࡍㄝ᫂).ࡓ࠸࡚ࢀࡽࡌಙࡔド᫂ࡢᙇᏱᐂ⭾ࡀࢀࡑ
�<ၥ㢟Ⅼࡢ௬ㄝࣥࣂ࣭ࢡࢵࣆ> ࿘Ἴᩘࢆࢺࣇࣜࢻ࡚࣮ࣛࣉࢵࢻຠᯝ࡛ࡅࡔㄝ᫂. 
(1).✵㛫ࡢ⭾ᙇࡀᆅ⌫࡛ほ ࡛ࠊࡎࡁఱᨾ㐲᪉ࡢࡽග࡛ほ ྍ⬟࠺࠸ྜ⌮. 
 (ᐃᩘ=500km/s/Mpcࣝࣈࢵࣁࡢึ᭱.࠸࡞࠸࡚ࡋド᫂ࢆᙇ⭾ࡣᙼ)ほ ἲ๎ࡢࣝࣈࢵࣁ࣭  
(2).ఱᨾ,Ᏹᐂࡀ 160 ൨ᖺ๓୍Ⅼจ㞟࡚ࡋ⭾ᙇࡋጞࡀ⏤⌮,ࡢࡓࡵㄝ࡛᫂࠸࡞ࡁ. 
(3).Ᏹᐂ㉁㔞୍ࡀⅬจ㞟࣮ࣝ࣍ࢡࢵࣛࣈࠊࡋᡂࡎࡽ⭾ᙇࡿࡅ⥆ࡋ⬟ྍ,ࡀ? 
(4).⫼ᬒ㍽ᑕࡢ ᗘࡢࣇࣔ࢞.ࡣィ⟬࡛ 6 rK,ࡢࢣࢵࢹ ᐃ್࡛ࡣ 3.5 rK  ࠋࡓࡗ࠶࡛
<✵㛫㔞Ꮚ㉥᪉೫⛣௬ㄝ>    ࣥࣙࢩࢡࢲࣈ  =ᐃᖖᏱᐂᏱᐂ༙ᚄ=52*Rs 
 Ᏹᐂࡀ㛢࡚ࡌୟ࣮ࢠࣝࢿ࢚ࡘಖᏑ๎ࡀᡂࡘ❧ࡾ௬ᐃࡓࡋሙྜ,ࣛࣥࡢࢺ࣮ࣂἲ๎ࡼ

ࡃ࡞ࡋ❧୧ࡣ)࿘ἼᩘಖᏑಖᏑ๎࣮ࢠࣝࢿ࢚ࡿࢀࡉᕼ㔘ࡀ࣮ࢠࣝࢿ࢚ග(ᣑᩓ㐍⾜Ἴ)ࡿ

ࢀࡉ ほ࡚ࣞࢬ(࣮ࢠࣝࢿ࢚ప)㉥᪉ࡀἼ㛗ࠊࡤࢀࡍ ඃඛࢆಖᏑ๎࣮ࢠࣝࢿ࢚,ࡢࡇ.ࡿ࡞

⬟ㄝ᫂ྍࡤࢀ࠸࡚ࡌ㛢ࡀᏱᐂࡿ࠶࡛⌫ᆅࡀほ ᆅⅬࠊࡣ㉥᪉೫⛣➼᪉ᛶࡢᆅ⌫୰ᚰ.ࡿ

  .ࡓࡁゎ㔘࡛ࡶ௨እ࡛ࣥࣂ࣭ࢢࢵࣅࡣᬒ㍽ᑕ⫼ἲ๎ࡢࣝࣈࢵࣁ,ᵝࡢࡇ .ࡿ࠶࡛
ほࡢᙇ⭾.ࡿ࠸࡚ࡋ᪉ᛶ(ཎ⌮)࡛ㄝ᫂➼Ⅽࡿ࠸࡚ࡌ㛢ࡣᆅ⌫୰ᚰ,ࡣᙇᏱᐂㄽ࡛⭾,ࡋࡋ 

 ⬟ࡶ࣮ࣝࢣࢫࢆఙࡿ࠸࡚ࡧ㢼⯪࡛ㄝ᫂ࡀࡿ࠸࡚ࡋ,㐲᪉ࡢගࢆほ (㉥᪉೫⛣)࡛⭾ᙇࡢ

ほ ࡶ࡛⬟ྍࡀ,ᆅୖ(ࡶࡇࡇᏱᐂ)࡛Ᏹᐂࡢ⭾ᙇࢆほ ࡛ࡀ┪▩࠺࠸࠸࡞ࡁṧࡿ.  
M.Rowan࣭ࠊ࡚ࡉ Robinson Ặࡀᮍ▱ࡢⓒ⛉(1)p95 ᐦᗘ(ศ࣮ࢠࣝࢿ࢚ࡢᬒ㍽ᑕ⫼ࠕ,࡛

ᕸࡀ(࣮ࣝࣇࣟࣉ,ከࡢࡃ㖟Ἑ⣔ࡽ᮶ࡿᫍࡢගࢆᐤࡏ㞟࡚ࡵᖹᆒ࣮ࢠࣝࢿ࢚ࡓࡋᐦᗘ

Ⰻࡃఝ࡚ࡓࡋ࠺ࡇࠋࡿ࠶࡛ࡇࡿ࠸ᫍࡢගࢆ 2.7°K ࡘぢࡣ᪉ἲࡿࡍኚᙧᙧࡢ㯮య㍽ᑕࡢ

㏫᪉ࡀගࡔࢇ㐍ᙼ᪉ࡢᏱᐂ,ࡤࡽ࡞ࡿ࠸࡚ࡌ㛢ࡀᏱᐂࠊࠋࡿ࠸࡚㏙ࠖ.࠸࡞࠸࡚ࡗ

Ᏹᐂ༙ࡓࡌ㛢ࡀᐦᗘ࣮ࢠࣝࢿ࢚ග(ᜏᫍ࡞ᖹᆒⓗ)ኴ㝧,࡚࠼⪄ࡿ᮶࡚ࡗྥ⌫ᆅࡽྥ

ᚄࡅࡔᕼ㔘ࡓࢀࡉ,ᆅ⌫(ほ ᆅⅬ)୰ᚰࡢ㉥᪉೫⛣ࡀほ ࡿࢀࡉ.� ಖᏑἲ๎࣮ࢠࣝࢿ࢚

E=h࣭ǎࢆ⪃៖ࠊࡿࡍᕼ㔘࡚ࢀࡉἼ㛗ࣞࢬࡀጞࡿࡵ㊥㞳 Rs ࡢ ǂಸࡢ⨨࡛ࠊࡣἼ㛗ࡣ ǂ2

ಸࡿࢀࡎ.� Ᏹᐂࡀ㛢ࡤࢀ࠸࡚ࡌ,័ᛶ㉁㔞ࡣᏱᐂ࡚ࡢ(ᘬຊ)ྜࡢຊ࡛ࡾ࠶,Ᏹᐂࢀ₽ࡀ

Ᏹᐂ༙ᚄ.ࡓࡋᡂࡀᐃᖖᏱᐂㄽ,ࡇࡇ .ࡿ࠶ࡶ࡛⏤⌮࠸࡞ 52*Rs  .ࡓࢀࡉ⟭ィࡶ
ࡢࣥࢱࣗࢩࣥࡣࢀࡇ Z 㡯ࡾࡼ⌮ゎࡋ᫆࠸ᛮࡋ࠺,⭾ᙇᏱᐂㄽ࠸↓ࡀ┪▩ࡾࡼ.  

⭾ᙇᏱᐂㄽ࡛ࡣ᪂ᐇࡢᥦࡀ࣮ࢧ࣮࢚ࢡ,ࡃ↓ࡀ┦ᑐㄽࢆ⏝࡚ࡋග㏿ࡢ 90㸣࡛ᚋ㏥ࡍ

 .ࡿ࠶௬ㄝ࡛࠸࡞ࡽࡲጞ࠸࡞ࡌಙࢆࣥࣂ࣭ࢡࢵࣅ࡚ࡶࡋ .ࡿ᭷ࡀᚲせࡿ
 .ࡍࡲࡌಙࢆࡽࡕ,௬ㄝ࡛ࡢ㇟⌧ࡌྠ,ࡣ㈗᪉ .ࡓࢀࡉ♧ࡀ⊫㑅ᢥ࠸ࡋ᪂ࡇࡇ
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Formation of Amino Acid Precursors by Particles Irradiation of 
Possible Interstellar Media with Various Compositions 

�/@D� ���9TF ���3-%� ���C?"Z� ���W�LB ����0AQ� ���

�@R ���G@�$ ���!1&� ���!0'8 ����

�6:�K����Y���+ P��O�EJ)��

�.�#2����;#�EJ)���S<H�EJ74

�ºÂ��§f"Ç§"�' 0@>Ñ��"��£#�ÀJ`���-�¥iâØ«)��L 

#p����£"si�g�.��-��.+"��£"Ê #âZrÚL"���B8>GE��

B8F��0FC<0��"®�"Zr/b&�Öl017?F;E tu»���T¨��§

����¼
+.��-���#���Ö£É ³r»/¢|��kaâ0@>Ñ[ÜS�§�

�-��/jd���-����§��-��£"§���)â�Ï"Æ¶#Á��.�����

�¬°�#Yª£"·�/o]����"§�£)2=E4G_¤/È%-���0@>Ñ

[ÜS"§��� ����Ä/¾����

[vÝ] ×r»¢|ãw¯400 mL"Pyrex¿wh CO(350 Torr), NH3(350 Torr)/X.�("
�âCO(175 Torr), CH4(175 Torr), NH3(350 Torr)/X.�("/T¿�âË´�5.0 mL/�.
�.\
��[½ #â�}q"8F:A\Îh�+2.5 MeV"×r»/1—4 mC, �½ #
2mC¢|��à¹c_2=E4G#1.58 kJ/mCá�§�£/�.�.CAW, CMAW�e$�¢
|§�£L"Ñ\�ZÁ[�"0@>Ñ/×13FN�HPLC�Z���� 
Ò³r»¢|ãPyrex¿wh CH3OH, NH3, H2O/CE�1:1:2.8 �-*	 X.�{²�â
�^¬"HIMACÒ³r»\Îh�+"Ò³r»/���»® (290 MeV/u ¡µ»��)â ¢|
»Ó�¢|���¢|§�£#Ñ\�ZÁ�â×13FN�HPLC�0@>Ñ/Z���� 

[¸��¼y] Ñ\�ZÁ["CAW, CMAW�+#�Ó"0@>Ñ���Y�.�����â
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2 mC¢|�âCAWà\�ZÁ�á�+#Gly (76 µmol)�O"0@>Ñ��Ì���'�p�
�Y�.��H�âCMAWà\�ZÁ�á�#Gly (6.4 mol)"_Ó�CAW"1/10PI����
�, Ala (13 mol) �Gly*,(p�§��â0@>ÐÑÛ)Val��"*,¡µ�"p�0@>Ñ
"_Ó�n\���CO�0@>ÑÞ�"§� q�xK��" z�âCH4�0@>ÑWÔ

"QÕ xK�����¼
+.-�Ò³r»¢|Å�à\�ZÁ�á�+(5D6F/M��

�0@>Ñ��Y�.��â5D6F"GV#10-33G9G�â×r»¢|vÝ*,(R�����
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星間有機物の亜臨界・超臨界水中における水質変成過程 

○松原 康浩 1 、中野 英之 2

1京都教育大学大学院教育学研究科 2京都教育大学教育学部 

 星間分子雲には鉱物、氷、星間有機物からなる 0.1 μm程度の固体微粒子（星間塵）が存

在する(1)。星間塵は惑星系の材料となった物質であり、原始太陽系星雲内では星間塵から 10 

km程度の微惑星が形成され、さらに微惑星から隕石母天体が形成される。隕石母天体内部

では水質変成作用が起こり、鉱物や星間有機物は変成作用を受けて惑星材料物質の化学組

成・構造に大きな影響を与えると考えられる。 

 これまで、鉱物の水質変成については多くの研究が行われてきた。しかし星間有機物につ

いては、モデル星間有機物を用いて水質変成過程を再現する研究(2,3)などが見られるが、あ

まり行われていないのが現状である。本研究では、これまでに明らかにされてこなかった亜

臨界・臨界水下における星間有機物の水質変成過程を明らかにすることを目的としている。 

 星間分子雲中の星間有機物を入手することはできないため、シミュレーション実験の分析

データをもとに試薬を調合して作成した試料(4)を星間有機物のモデル物質として使用した。 

モデル星間有機物と水を質量比 1:1に混合した試料 10 gをハステロイ製の超臨界オートクレ

ーブ内に封入し、オートクレーブ内を脱気して水質変成実験を行った。試料は常温から目的

とする最高到達温度（300 ℃,350℃,400 ℃,435 ℃）まで電気炉内で加熱した。加熱速度は

3℃/minとし、最高到達温度に達した後に電気炉の電源を切り冷却し、オートクレーブ内の

試料を回収した。出発物質であるモデル星間有機物と水の混合試料は、わずかに褐色がかっ

た無色透明な物質であったが、400 ℃以上で水質変成実験を行った場合、オートクレーブ内

の試料は体積の約 30%を占める黒色の油状の物質と約 70%の体積を占める無色透明の液体の

2 相に分離している様子が観察された。300℃では、同様に黒色の油状の物質も見られたが、

液体の部分は褐色を呈していた。今後は、水質変成後の試料の分析を進めるとともに、隕石

母天体内部で水質変成に引き続いて起こったと考えられる熱変成を再現する実験を行い、星

間有機物の変成過程を明らかにしていく予定である。 

参考文献 

(1) Greenberg 1998, Astronomy and Astrophysics, 330, 375 
(2) Kouchi et al. 2005, Astrophysical Journal, 626, L129-132 
(3) Nakano et al. 2002, Proceedings of the Japan Academy, 78, Ser. B, 277-281 
(4) Kouchi et al. 2002, Astrophysical Journal, 566, L121-L124 
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氷衛星における生命構成物質の重合反応
木村淳，北台紀夫

東京工業大学 地球生命研究所 

巨大惑星が従える氷衛星は，多量の氷を持つことや地下海の存在可能性など

の観点から，地球外生命の発生・居住可能候補地として注目されている．しか

しながらその議論に必要な物質化学的な情報は探査手法上の制約が強く，一部

の衛星では炭化水素やシアンなどの有機物の存在が確認されているものの，生

命関連有機分子の存否に関する情報は極めて限定的である．一方で，スターダ

スト探査機によるWild 2彗星でのグリシンの発見や，惑星間環境下における星
間塵模擬物質を用いた単純アミノ酸生成実験などを通して，生命前駆物質は宇

宙に普遍的に存在することが分かってきた．大部分の衛星は大気をほとんど持

たないため，そうした前駆物質は衛星表面へ継続的に供給され得る．また衛星

表面での衝突現象や地下海での反応によりアミノ酸が合成される可能性も提示

されている． 
生命は，タンパク質や DNA/RNA，リン脂質といった生体高分子によって，
代謝や自己複製，区画化といった中心的機能が駆動されているが，地球外環境

における有機単量体から高分子への進化については理解が進んでいない．本研

究では氷衛星（代表例として木星衛星エウロパをとりあげ）内部の熱構造を理

論的に見出し，その温度圧力環境におけるアミノ酸重合反応（2Aminoacids Æ 
Dipeptide + H2O）やヌクレオシド生成反応（Nucleobase  + Ribose Æ Nucleoside + 
H2O）に関する熱力学計算（自由エネルギー計算）を行った． 
エウロパの場合，極めて希薄な（表面で 0.1～1  μPa）酸素大気に覆われた表
面の温度は赤道域で約 120 K，極域で約 80 Kであり，厚さ数 km～数十 kmの固
体の水氷を主体とする地殻の下には，厚さ 100km程度の液体水の海が全球的に
広がっているとされる．こうした温度圧力条件下では，表面と深さ数 kmまで
の低温領域においてはグリシン重合反応やヌクレオシドの生成反応の自由エネ

ルギーが負となり，自発的に重合が進むことが分かった．一方で，高温になる

氷地殻底部や地下海では重合物の解離が卓越することが見出された（エネルギ

ーの圧力依存性は小さい）．また，グリシンとアラニンおよびグリシンとロイ

シンの縮合はエウロパ表面では起こらないが，より低温な環境にある海王星衛

星トリトンなどでは起こり得ることも分かった 
本研究は熱力学計算のみの議論であり，上記反応の現実性を見出すためには

反応速度論への言及が必要であるが，その考察に必要なパラメタが現状では存

在していない．しかしながら，衛星表面には硫酸マグネシウムなどの塩が存在

しており，これが触媒となって重合反応を促進することが考えられる．またマ

ーチソン隕石などの炭素質コンドライトには高度に凝集した有機高分子が含ま

れており，低温環境下で長期にわたる脱水重合が起こった可能性が示唆され

る． 
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㸰ᦚ㍕㏆㉥እศගィࡉࡪࡸࡣ NIRS3  ⬟ᛶࣝࢹࣔࢺࣛࣇࡢ

Performances of Flight Model of NIRS3: the Near Infrared Spectrometer on Hayabusa-2 

ᒾ⏣㝯ᾈۑ 㔛ᏹᖹࠊ(*,1 ┿Ᏻ㒊ṇࠊ(2 ᯇᾆ࿘ࠊ(1 ⲨṊᙪࠊ(1 ♸௰ෆᝆࠊ(1 ࠊ(1,3

୰ᮧᬛᶞ ⃝ᓫேࠊ(4 ᘅᏕᘯࠊ(5 ᯇᒸⴌࠊ(6 ᑿᓮṇఙࠊ(4 1) 
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*) Takahiro Iwata (ISAS/JAXA)

㏆㉥እศගィ㸦NIRS3㸧ࠊࡣᑠᝨᫍ᥈ᰝᶵࡉࡪࡸࡣࠕ㸰ࠖᦚ㍕1.8ࠊࢀࡉ㹼3.2 ȝm ᖏࡢ㏆㉥እ

Ἴ㛗ᇦ࡚࠸࠾ᑠᝨᫍ⾲㠃ࡢࡽኴ㝧ᑕගཬࡧ⇕ᨺᑕࢆศග ᐃࢢࣥࢩࣥࢭࢺ࣮ࣔࣜࡿࡍᶵჾ

NIRS3ࠋࡿ࠶࡛ Cࠊࡣせ┠ⓗࡢ ᆺᑠᝨᫍ 1999JU3 ࡚࠸࠾ 3 ȝm ᖏ࡛ࡢ OH ᇶࡢᑐ⛠ఙ⦰ືࡸ

ỈศᏊࡢኚゅືࡿࡼ྾᳨ࢆฟࠊࡋᑠᝨᫍ⾲㠃ࡿࡅ࠾Ỉ࣭ྵỈ㖔≀ࡢศᕸࡸỈ㉁ኚᡂࠊ⇕

ኚᡂ➼ࡢ≧ែࢆ᫂ྵࠋࡿ࠶࡛ࡇࡿࡍࡽỈ㖔≀ࡿࡼ྾ᖏࡢᙉᗘࢆ 1㹼2%ࡢ⢭ᗘ࡛᥎ᐃࡍ

ࠊᡃࡵࡓࡿ ࡣࠎ 2.6 ȝmᖏ࡛ࡢ SNẚࡀ  ࠋࡓࡋタィࢆ࣒ࢸࢫࢩ NIRS3ほࠊᶆ┠ࢆࡇࡿ࠼㉸ࢆ50

NIRS3 NIRS3-Sࠊࢀࡉᵓᡂࡽ㸦NIRS3-AE㸧ࢺࢵࢽ㟁Ẽᅇ㊰ࣘ㸦NIRS3-S㸧ࢺࢵࢽศගィࣘࡣ

ࡣ 128 ᆺ᳨ฟࢧࣥࢭࢪ࣮࣓ḟඖ୍ࡿࡼࢻ࣮࢜ࢲࢺ࢛ࣇ⣲(InAs)◉࣒࢘ࢪࣥࡢࣝࢭࢡࣆ

ჾࡀᦚ㍕ࠋࡿ࠸࡚ࢀࡉNIRS3 2013ࠊ࡚ࡋᆅୖヨ㦂ࡓ࠸⏝ࢆࣝࢹࣔࢺࣛࣇࡢ ᖺ 2 ᭶㹼2014 ᖺ 9

᭶ࠊNIRS3 ༢య࡛ࢺࣛࣇࢺࣟࣉࡢヨ㦂ࡧࡼ࠾ᛶ⬟ヨ㦂ࡉࡪࡸࡣࠕࠊ㸰ࠖ᥈ᰝᶵࡳ⤌㎸ࡔࢇ

୍ḟჶྜࡏヨ㦂ࡧࡼ࠾⥲ྜヨ㦂ࢆᐇࡕ࠺ࡢࡇࠋࡿ࠸࡚ࡋ༢యᛶ⬟ヨ㦂࡛ࠊࡣNIRS3-S ⏝ヨ㦂ࢆ

ᑠᆺࣂࣥࣕࢳෆ࡛㌶㐨ୖ ᗘ࡛85-ࡿ࠶㹼-70Υ෭༷ࠊ࡚ࡋ㯮య⅔ࡢࡽ㏆㉥እගࢆධᑕࠊࡋឤᗘ

ᰯṇࠊἼ㛗ᰯṇࡢࡵࡓࡢᇶ♏ྲྀࢆࢱ࣮ࢹᚓࠊࡶࡿࡍS/N ⤖ࡢࡇࠋࡓࡋㄆ☜ࢆ⬟ᇶᮏᛶࡢ➼

ᯝࠊ㌶㐨ୖ S/N ண ್ࠊࡣ㧗ᗘ 20km ࡿᅇୖࡃࡁࢆᶆ┠ࡣ࡛ ほࣥࣙࢩࢪ࣏࣒࣮࣍ࡢࡽ 300

௨ୖࠊࡾ࡞㧗ᗘࢆపୗ࡚ࡏࡉᐇࡿࡍ SCI ࡶ࡛ 㧗ゎീᗘほࡢ➼ࢱ࣮ࣞࢡ S/N > 50 ࡿࡍ㊊‶ࢆ

ࡓࡲࠋࡓࡋㄆ☜ࢆࡇ NIRS3 ࡚࠸࠾ヨ㦂ྜ⥲࣒ࢸࢫࢩࡧཬࠊ༢య⇕┿✵ヨ㦂࣭ᶵᲔ⎔ቃヨ㦂ࡢ

NIRS3ࠊࡶ ㏆ࡢ⅔㯮యࠊࡽࡉࠋࡓࡋㄆ☜ࢆࡇࡿࡁᣢ࡛⥔ࢆ⬟ᶵ⬟࣭ᛶ࡞㌶㐨ୖ⎔ቃ࡛༑ศࡀ

㉥እගࠊࢆ㖔≀ヨᩱࠊ↓ỈⅣ⣲㉁㝹▼㸦୰ᮧ , ᮏㅮ₇㸧ࠊMASCOT ᦚ㍕ MicrOmega ᰯṇᯈ

࡛ᑕ࡚ࡏࡉ NIRS3 ࡛ཷගࡢࡽࢀࡇࠊࡾࡼࡇࡿࡍᑕࣝࢺࢡ࣌ࢫ FTIR㸦࢚࣮ࣜࣇኚᆺ

㉥እศගィ㸧ྜᩚࡢᛶࡢ☜ㄆࡧࡽ࡞ࠊ┦ᰯṇྲྀࢱ࣮ࢹᚓࡢࡽࢀࡇࠋࡓࡗ⾜ࢆᆅୖヨ㦂ࡢ⤖

ᯝࠊࡽNIRS3 ࡓ࠸⏝ࢆ C ᙧᑠᝨᫍ⾲㠃࡛ࠊึࡢ ᮇᵓᡂࠊỈ㉁ኚᡂࠊ⇕ኚᡂࠊᏱᐂ㢼㛵ࠊ࡚ࡋ

᪂࡞ࡓ▱ぢࢆᚓࡢࡿ༑ศ࡞ᛶ⬟ࢆ᭷ࠋࡓࡋ♧ࢆࡇࡿࡍ
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はやぶさ２搭載小型ランダＭＡＳＣＯＴの観測計画 

○Tatsuaki Okada1, Ralf Jaumann2, Jean-Pierre Bibring3, Matthias Grott2,

Karl-Heintz Grassmeier4, Stephan Ulamec2, Jens Biele2, Christian Krause2, 

Nawarat Termtanasombat2, Christian Ziach2, Christian Grimm2, Tra-Mi Ho2 
1JAXA，2DLR，3IAS, 4TU Braunschweig 

小惑星探査機「はやぶさ２」には小型着陸機 MASCOT が搭載され，小惑星表面で科学観測を

行う． MASCOT（＝Mobile Asteroid Surface Scout）はドイツ（DLR＝ドイツ航空宇宙センター）を中

心にフランス（CNES＝フランス国立宇宙研究センター）と日本（JAXA＝宇宙航空研究開発機構）

の協力で開発したもので，総重量が約 11kg（分離機構を除くと 10kg 弱）である．MASCOT の主な

科学目的は，1)小惑星表面での高精度科学観測（science），2)リモート観測とのクロススケール解

析用の表面探査（Ground truth），3)帰還サンプル採取地点の産状把握（Geologic context），4)サ

ンプル採取地点の選定情報（Scouting），などである．挑戦的な工学ミッションも多く含まれる．炭

素繊維強化プラスチック素材の構造体による軽量化で高い観測機器搭載効率の実現（全体重量

の 30％），微小重量下での長距離ホップや姿勢変更機能，小惑星上での熱環境に耐える熱設計，

および自律制御運用である．通信機は小型ローバ OME と共用であり，日本側の新規開発品であ

る．小型・軽量・省電力で最高 37Kbps という高性能を実現している． 

MASCOTには 4台の科学観測機器が搭載される．ひとつは赤外分光顕微鏡（MicrOmega）であ

る．スターリング冷凍機で冷却した HgCdTe の２次元撮像素子（128×128 画素有効）で，約 5mm

角の領域を 20μm 解像度で顕微撮像する．光源を音響光学フィルタ AOTF で 0.9～3.5μm の波長

を連続分光（最大 320波長）して小惑星表面に照射することで，鉱物，水質変成，有機物に関する

情報を取得する．広角カメラ（CAM）は 54×54°の広視野角をもつ 1000 画素の CMOS カメラで，

MASCOTの手前から地平線にかけて周辺地形や地質構造の撮像を行う．4色（Blue, Green, Red, 

IR）の発光ダイオードを用いて，夜間には多色撮像を行うことができる．熱放射計（MARA）は，サ

ーモパイル式の 6 台の熱放射計でそれぞれ異なる波長フィルタが取り付けられている．視野は

CAM の観察範囲に含まれており，表層状態をモニタできる．6 台のうち 2 台は広波長帯で主に温

度計測用，3台は 2μmの狭い帯域で，鉱物情報取得用，1台は 8-12μmで，はやぶさ２探査機搭

載の中間赤外カメラ TIR と波長を一致させている．小惑星上で昼夜連続して観測することにより，

熱慣性を高精度で決定する．磁力計（MAG）は小型軽量の３成分フラックスゲート磁力計であり，

MASCOTが小惑星への降下中，小惑星上でのホップ中などに天体規模の磁化を調査する． 

MASCOT観測機器のうち，MicrOmega，CAM，MARAは探査機側のNIRS3，ONC，TIRと対応し

ており，クロススケールでの相互解析に適している．MASCOT の開発は技術的・時間的に大きな

挑戦だったが，「はやぶさ２」での観測の重要性はもちろんのこと，ここで確立した技術は今後の

惑星探査で役立つと期待される． 
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はやぶさ2におけるStructure-from-Motion法による小惑星形状推定手法の適用性の検討
Applicability of Structure-from-Motion on asteroid shape modeling in Hayabusa-2

○平田成1 ;森洋平1 ;はやぶさ2形状モデル検討グループ2
HIRATA, Naru1; MORI, Yohei1; HAYABUSA-2 SHAPE RECONSTRUCTION, Study group2

1 会津大学, 2 はやぶさ 2 プロジェクト
1ARC-Space/CAIST, The University of Aizu, 2Hayabusa-2 project!!

小惑星探査において，対象天体への到着後の対象天体形状モデルの作成は重要な要素である．
対象天体の形状モデルは，探査機の運用のために早期に必要とされる他，当然ながら対象そのも
のの重要なデータの一つとして科学的な解析にも用いられる．
はやぶさ 2 プロジェクトにおいても，上記の事情を鑑みて，形状モデル作成の検討を専門に行

うグループが形成され，活動を続けてきた．著者らはその活動の一例として，オープンソースと
して公開されている形状復元ツールの小惑星探査データへの適用性について評価を行ってきた．
画像データなどから物体形状を復元する手法は，コンピュータビジョンと呼ばれる分野で精力

的な研究が行われている．現在広く用いられているのが，Structure from Motionという，複数画
像をまとめて処理し，対象物の形状とカメラのパラメータ（位置，姿勢など）を同時に推定可能
な手法である．今回評価対象としたBundler (Snabely et al., 2006) はStructure from Motionのオー
プンソースな実装例である．また，Bundlerと協働して高解像度の形状モデルを作成可能なソフト
PMVS2 (Furukawa and Ponce, 2010) もあわせて評価した．
はやぶさ探査機が取得した，小惑星イトカワの画像を入力として，前記ツールによる形状復元

を行い，既存の形状モデルと比較することで精度・解像度などを評価した．解像度0.7 mの画像169
枚を用いたテストでは，平均メッシュ間隔1.7 m（画像解像度の約2.4倍）の小惑星イトカワの形
状モデルを得ることができた．処理に要した時間は，標準的なパーソナルコンピュータ上で処理
を行った場合，数時間以内であった．また，現在得られている最高解像度のイトカワの形状モデ
ル (Gaskell et al., 2006) との差を取ることで誤差評価を行った所，平均4.3 mの精度であった．
Bundler と PMVS2 による形状復元は，迅速な処理が特徴であり，精度・解像度の点でもはやぶさ
探査機ミッション初期に作成された形状モデル (Demura et al., 2006) を上回る質を持っており，
探査機の運用初期に必要なモデルとしての条件を満たしている．発表では，Bundler と PMVS2を
用いる場合のデータ取得条件に関わる検討結果についても報告する．!
Snavely N., S. Seitz, R. Szeliski. Photo Tourism: Exploring image collections in 3D. ACM
Transactions on Graphics (Proceedings of SIGGRAPH 2006), 2006.

Furukawa Y., and J. Ponce. Accurate, Dense, and Robust Multi-View Stereopsis. IEEE Transactions
on Pattern Analysis and Machine Intelligence, Vol. 32, Issue 8, Pages 1362-1376,  2010.

Gaskell R., O. Barnouin-Jha, D. Scheeres, T. Mukai, N. Hirata, S. Abe, J. Saito, M. Ishiguro, T. Kubota,
T. Hashimoto, J. Kawaguchi, M. Yoshikawa, K. Shirakawa, T. Kominato, Landmark navigation
studies and target characterization in the Hayabusa encounter with Itokawa, AIAA paper
2006-6660, AAS/AIAA Astrodynamics Specialists Conf., Keystone, CO, 2006.

Demura, H., Kobayashi, S., Nemoto, E., Matsumoto, N., Furuya, M., Yukishita, A., Muranaka, N.,
Morita, H., Shirakawa, K., Maruya, M., Ohyama, H., Uo, M., Kubota, T., Hashimoto, T.,
Kawaguchi, J., Fujiwara, A., Saito, J., Sasaki, S., Miyamoto, H., Hirata, N. Pole and Global Shape
of 25143 Itokawa, Science 312, 1347-1349, 2006.!
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火星隕石 Tissintに含まれる 

硫化鉄中の鉛同位体不均質 

○森脇涼太 1, 臼井寛裕 1, J. I. Simon2, A. Schmitt3, K. McKeegan3, 横山哲也 1

1東京工業大学理工学研究科 2ARES, NASA/JSC 3Dept. Earth and Space Sci. UCLA 

火星は隕石試料の存在する唯一の惑星であり、これまで火星隕石を用いた地球化学

的研究により火星地殻・マントルの化学進化についての多くの知見が得られてきた。特

に、火星マントルの化学進化の解明には、火星マントルの溶融液を起源とした玄武岩で

あるシャーゴッタイト隕石の地球化学的研究が最も有効である。しかし、地球に落下し

てからの変質作用や、火成活動中の地殻同化作用などにより火星マントル以外の成分が

混入している可能性が示唆されており、隕石毎にこれらの影響を評価する必要がある。 

カンラン石玄武岩シャーゴッタイトに分類される火星隕石 Tissint は、地球への落
下直後に回収された落下隕石であるために地球上での汚染の影響が極めて小さく、化学

分析に非常に適した火星隕石試料である。Tissint にはカンラン石・輝石・斜長石など
の火成鉱物の他に、副成分鉱物として硫化鉄の他形結晶が存在している。この硫化鉄は

斜長石晶出後のマグマの分化残液の化学組成を反映していると見られ、後期の火成活動

に関する情報を保持していると考えられる。本研究ではこの他形硫化鉄結晶に着目し、

空間分解能の高い二次イオン質量分析計（SIMS, Cameca ims-1270, UCLA）を用いて
鉛同位体組成の測定を行い、Tissint の親マグマが経験した火星における火成活動につ
いての考察を行った。 

Tissint 薄片試料中に含まれている最大径 0.5mm の他形硫化鉄結晶について 5 点の
鉛同位体測定を行った結果、ひとつの結晶中に同位体的な不均質が存在していることが

確認された。特に、硫化鉄結晶の中心部分は地球化学的に枯渇した特徴

（207Pb/206Pb=1.02±0.05, 208Pb/206Pb=2.72±0.09）を保持している一方で、周縁部には
地球化学的に富む特徴（207Pb/206Pb=0.94±0.04, 208Pb/206Pb=2.55±0.06）が見られた。
このような同位体的不均質は、硫化鉄晶出後にマグマの分化残液と反応した結果である

と考えられる。以上から、Tissint 親マグマの分化残液は硫化鉄晶出後には地球化学的
に富む同位体組成を保持していたことが明らかとなった。この結果は、段階的酸処理法

によって、火成活動の初期と後期で異なる同位体組成を保持していたことを示した我々

の分析結果と同様に、Tissint 隕石が火成活動の中で地殻同化作用を経験したことを示
している。 
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Implications for the formation process of thermally metamorphosed 
carbonaceous chondrites based on mineralogical and oxygen isotopic 

changes in experimentally heated products 

�[²]´v 1�Ahn Insu2�[��� 3�Chan Queenie H.-S4, 
Zolensky Michael4�Lee Jong-Ik 2

�yz±©¥¨Â ������������������������	�����������gtx�������
���

� � e�°��«¸Å¤(TMCCs)9��uaY48�¸r���k�¾�&°�d·-C
@"6e�GQVOFÇ,.5®#AD3!C�*8e�GQVO9À�Ã8�r�49

6(�£�Ãe�4 0.i¯�&È![1]�~��8h}LRIOU¶�%A��¸r�
�7e�°�FÇ,.5�EDC Co~��8wn&s(ql+D3$B[2]�^���
/Y)\{89?:+ 28MXJNOua 199JU37Ä,3>j�7e�°�,.µÆF>
1i¯�&��+D3!C[3]� 

*8@"6 Co~��8���ºfF·�-C.=7�MurchisonÅ¤(CM2)FÁ¿ª
È¢©Z4 600�1�Ã(600�/1h), 750�1h, 900�1h8�_4e�,.�|Ç���5
TMCCs8 PCA02012, Belgica7904, DOM03183, Yamato86695F¾�x¡7�¹-C*5
4�TMCCs9e�8§�7��6PTHXKSV& C*5&d%0.�<.|Ç���
8¼«j`a¬�9�b³¥¨5j�7e�8§�&t'(6C71D3½!¼«j`a¬

�F¦,.[e.g., 4]��!e�FÇ,. PCA020128¼«j`a¬�9 900�1h8|Ç�
��4c�-C*5&4'.�

 Thermally metamorphosed carbonaceous chondrites (TMCCs) are known as the meteor-
ites experienced dehydration of hydrous minerals by heating after aqueous alteration on the 
parent bodies. The heating event might be short duration heating rather than the long term 
heating [1]. Based on the reflectance spectra of the asteroids, some C type asteroids having 
a dehydrated surface have been reported [2]. 1999JU3, a target asteroid of Hayabusa 2 mis-
sion that will launch this winter, also shows the evidence of dehydration of the surface [3]. 
  To understand thermal evolution of C type asteroids, we heated Murchison CM chondrites 
at 600˚C, 750˚C,and 900˚C for 1 hour under controlled oxygen partial pressures. Compare 
the mineralogy of heating products to TMCCs, the conditions of thermal metamorphism 
experienced by these meteorites may have been quite variable. The oxygen isotope 
compositions of the experimental products become more 18O rich with increasing 
temperature. It is consistent with previous studies [e.g., 4]. The prodcut heated at 900˚C well 
reproduces the oxygen isotope of strongly heated PCA02012.  

ReferencesÉ[1] Nakato et al. 2008. Earth, Planets and Space, 60, 855-854. [2] Hiroi et al. 1993. 
Science, 261, 1016-1018. [3] Michel and Delbo. 2010. Icarus, 209, 520-524. [4] Ivanova et al. 2010. 
Meteoritics & planetary Science, 45, 1108-1123. 
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○紫垣 沙央 1, 中村 昭子 1

1神戸大学大学院理学研究科 

コンドリュールの形成については諸説あるが、コンドリュールは形成された後にコンドラ

イト母天体に取り込まれ、衝突や熱進化のプロセスを経て、現在の姿に至ったと考えられて

いる。Beitz et al.(2013)において、コンドライト中のコンドリュールのうち壊れずに元の形

状を維持しているものの割合と、コンドリュールの引張強度から、コンドライト母天体が受

けた最大圧力を推定できる可能性が示唆された。この方法を用いてその最大圧力を推定する

ため、コンドリュールの引張強度を求める実験的研究を行った。

今回試料として用いたコンドリュールはアエンデ隕石から掘り出したものである。実験に

は神戸大学の圧縮試験機を使用し、静的圧縮を行うことで強度を算出した。コンドリュール

について求めた強度は球形試料の圧壊強度であるので、引張強度との関係を調べる必要があ

る。そこで、球形・円板形のかんらん岩試料を用いてその圧壊強度・引張強度を求めそれら

の関係を調べ、コンドリュールの引張強度を推定し、Beitz et al.(2013)に適用することを試

みた。

30 個のコンドリュールについて静的圧縮実験を行った結果、その圧壊強度は 7.7±5.8 MPa

となった。かんらん岩の実験より、圧壊強度と引張強度はほぼ等しいことが分かった。今回

求められたコンドリュールの引張強度に対し、Ueda et al.(2001)によるコンドリュールの衝

突破壊圧力はおよそ 30 倍と見積もられたが、この関係は Nagaoka et al.(2013)における玄武

岩とパイロフィライトの引張強度と衝突破壊圧力の関係とほぼ一致している。

また、コンドリュールの引張強度からコンドライト母天体が受けた圧力を推定できる。実

際の隕石中の壊れていないコンドリュールの割合(Nelson et al., 2002)を、 Beitz et al.(2013)

による関係式に適用すると、この隕石が経験した最大圧力は約 20-50 MPa と見積もることが

できた。しかし Beitz et al.(2013)に示された圧縮曲線によると、この圧力でコンドライト前

駆物質を圧縮しても実際の隕石の体積充填率に満たないと推定される。すなわち、物理的圧

縮などコンドリュールが破壊されるものとは別の過程によってコンドライト母天体が空隙を

失ったことが示唆される。
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浮遊法による全溶融した放射状輝石コンドリュー

ルの再現実験
○野村逸郎 1, 中村智樹 1, 木村勇気 2, 塚本勝男 3

1東北大学, 2北海道大学, 3大阪大学 

原始惑星系円盤におけるコンドリュールの形成条件には未だに不明な点が多い。コンドリ

ュールの形成条件に制約を与えるために、コンドリュールの再現実験が多数行われてきた

(e.g. Tsuchiyama et al., 1980) 。天然のコンドリュールを再現できた場合の実験条件か

ら、円盤内部のコンドリュールの形成環境を推定することが可能になってくる。従来コンド

リュールの再現実験は、白金ワイヤーに吊り下げられた塵を溶かす手法が用いられたが、

Nagashima (2006)ではガスジェット浮遊炉という装置を用いた。ガスジェット浮遊炉は、試

料と装置が接触しないため、宇宙空間で非接触で形成されたコンドリュールを模擬できる点

が優れている。 

本研究では、Nagashima(2006)と同一のガスジェット浮遊炉を用いて、放射状輝石および

微結晶コンドリュールの組織を再現する実験を行った。実験条件は、加熱温度は 1600-

1800℃程度で、加熱後の冷却率は 104-106K/hr 程度であり、浮遊にはアルゴンガスを用いた。

化学組成は天然の放射状輝石コンドリュールの化学組成と似た組成（鉄を除いた）を試薬を

混合して作成した。再現実験で得られたコンドリュール試料は、光学顕微鏡と走査型電子顕

微鏡で観察した。一部の試料は高エネルギー加速器研究機構にて X線回折分析を行った。 

実験の結果、いくつかの試料では幅 10μm 程度の輝石の結晶が放射状に成長している構造

が観察できた。これは、天然の放射状輝石コンドリュールに近い構造である。また、他の試

料では、直径がサブミクロンオーダーの輝石の微結晶の集合物が観察できた。これは、天然

の微結晶コンドリュールに近い構造である。放射状輝石、および微結晶コンドリュールとも

に天然のコンドリュールに近い構造を再現できた試料の冷却率は 104K/hr程度であった。こ

れ以上の冷却率(105-106K/hr)では透明なガラス状のコンドリュールが形成された。隕石中の

コンドリュールは様々なサイズと組成を持つにもかかわらず、全体が透明なガラス状の組織

は確認されてない。天然のコンドリュールが再現された冷却率(～104K/hr)は同じサイズの

メルトが真空中で放射冷却される冷却率(105K/hr)よりも小さい。今後、天然と実験での雰

囲気ガスや加熱時間の違いを検討することで、コンドリュールが形成された円盤領域はガス

が存在するなど何らかの保温効果があったと結論付けられる可能性がある。 

Nagashima K. (2006) Reproduction of chondrule from levitated, hypercooled melts, 

Journal of Crystal Growth, 293, 193-197. 

Tsuchiyama A., Nagahara H., Kushiro I.(1980) Experimental reproduction of textures 

of chondrules, Earth and Planetary Science Letters, 48, 155-165. 
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�中本泰史 1，高橋栄一 1，津田彩花 1，西田圭佑 2，奥井航 1，横山哲也 1，
柳田泰宏 3，奥村聡 3，中村美千彦 3，佐々木理 4

1東京工業大学 地球惑星科学専攻，2東京大学 地球惑星科学専攻，
3東北大学 地学専攻，4東北大学 総合学術博物館

コンドリュールは，大きさが 0.1mmないし 1mm程度のほぼ球形をしたシリケイト組成
組織で，コンドライト隕石の主要構成要素である。ほぼ同じ組成と質量を持つ前駆体が加熱
され，一部ないし全部が溶融した後，再固化して形成されたと考えられている。コンドリュ
ール形成は微惑星形成や惑星形成の過程と同時に進行していたと考えられるだけでなく，相
互に関連していた可能性も高い。よってコンドリュール形成過程を解明することはそれ自身
が興味深いものであるにとどまらず，惑星形成過程全般を解明する上での鍵にもなると思わ
れる。
原始惑星系円盤中でコンドリュールを形成するにいたる加熱機構としてはいくつか提案さ

れているが，衝撃波加熱モデルは有力な説の一つである。衝撃波加熱モデルでは，円盤ガス
中に発生した衝撃波をコンドリュール前駆体が通過する際，ガスとの相対速度が生じ，その
結果ガス摩擦加熱を受けて溶融するにいたると考える。このモデルによれば，溶融中のコン
ドリュールは一定の方向から高いガス動圧を受ける。すると，溶融しているコンドリュール
は動圧に応じて形状が球からずれることが期待される。液滴内部が全溶融している場合は，
ガス動圧と変形度の関係が理論的に求められている。
本研究では，コンドリュール内部の溶融の程度を推定するために内部の結晶組織を観察し，

全溶融していると思われるコンドリュールの外形を測定して球形からのズレを定量的に明ら
かにする。これにより，コンドリュールが形成時の溶融段階でガス動圧を受けていたかどう
かを判定することを目指す。統計的に意味のある結果を得るため，多数のコンドリュール試
料の測定を試みる。本研究では，多数のコンドリュール試料に対し 1つ 1つを割ることな
く内部組織観察を行い，同時に外形も測定し得る手法として，X
線 CT による測定を行った。
まず，アエンデ隕石(CV3)の小片約 11g に対し冷凍解凍法を施

し，コンドリュール数十個を取り出した。次に，東北大学総合学
術博物館の X線 CT 装置を用い，これらコンドリュールの内部組
織と 3次元外形を測定した。右図に，結果の 1例を示す。3次元
データとして得られた構造に対し，仮想的な 3つの切断面で切っ
た図を表示している。この例の場合は棒状構造（3次元的には面
構造）が見られ，全溶融していたことが推定される。
これまでのところ，全溶融していたと思われるコンドリュール 15 個ほどに対する 3次元

形状データが得られている。それを見ると，理論的に予想される変形度分布と調和的である。
すなわち，これらコンドリュールは溶融時にガス動圧を受けていたことが示唆される。
今後はさらに測定試料数を増やし，議論の定量性および統計的精度を高めていくことを考

えている。
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月表層誘電率の全球分布 

Global distribution of the lunar surface dielectric constant 
◯熊本篤志 1, 石山 謙 1, 押上祥子 2, 春山純一 3 

◯A. Kumamoto1, K. Ishiyama1, S. Oshigami2, and J. Haruyama3 
1東北大, 2国立天文台, 3JAXA 
1Tohoku Univ., 2NAOJ, 3JAXA 

 組成による誘電率の差異が乏しい月において，レーダで観測される誘電率コントラストは主と

して，物質の密度・空隙率の差異を反映しているものと考えられる (Ono et al., 2009; Oshigami et al., 

2012)．地下反射層まで掘り起こされたクレータ地形を利用して海領域で誘電率決定を行った研究

からは，地下数 100mまでの密度(1.6～2.6 g/cm3)はアポロサンプルの平均より低く，隕石衝突によ

るマクロな空隙が予想以上に多く含まれていることが示唆された (Ishiyama et al., 2013)．こうした

空隙は，表層が形成されてから現在までの隕石衝突の履歴を反映しており，GRAILの重力場観測

に基づく高地領域での地殻の密度推定 (Wieczorek et al., 2012) とも合わせて関心がもたれている．

そこで本研究では，かぐや（SELENE）レーダサウンダ (LRS) で観測される表面エコーの強度を

もとに，月の全球で，表層のレゴリス層・玄武岩層の平均的な密度（バルク密度）を導出した． 

月表面地形の roughness が，反射率に影響を与えているため，本研究では以下の手順に従って，

月表層の誘電率推定を行った：まず，かぐや地形カメラ(TC)観測 (Haruyama et al., 2008)に基づく

デジタル地形モデル (DTM）から，自己アフィン地形モデルを仮定して Hurst係数等の roughness

パラメータを求めた．次に，仮の誘電率 3を仮定して，Kirchhoff近似による自己アフィン地形か

らのエコー強度 (Franceschetti et al., 1999; Shepard and Cambell, 1999; Bruzzone et al., 2011) を入射

角の関数として算出した．最後に算出されたエコー強度と観測されたエコー強度を比較すること

で，観測データに合致する誘電率を決定した． 

 これらの解析の結果，誘電率は，海領域（Hurst係数<0.5）では 3 ~ 4, 高地領域（Hurst係数>0.7）

では 2 ~ 3と推定された．さらに，嵐の大洋の東部分，雨の海の西部分に高誘電率領域(Hr~5)が分

布していることが明らかにされた．これらの誘電率をもとに，アポロサンプルに基づく経験式 

(Carrier et al., 1991) を用いて導かれるバルク密度は海領域では 1.8 ~ 2.3 g/cm3, 高地領域では 1.2 ~ 

1.8 g/cm3，高誘電率領域では 2.6 g/cm3となった．アポロのドリルコアサンプルの計測によれば，

月レゴリスのバルク密度は表面から深さ 3mにかけて，1.3 g/cm3から 1.9 g/cm3に変化する．深さ

に応じてバルク密度が増大する媒質モデルでの電波伝搬を検討した結果，かぐや LRSで観測され

た誘電率は，月表面から深さ 3m までのレゴリス層のバルク密度を反映しており，高誘電率領域

では，(a) イルメナイトの含有量が高い，(b) 表面の形成年代が新しく，隕石衝突による空隙率増

大を経ていない，等の理由によって，他の海領域に比べ，バルク密度が高いことが示唆された． 
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ポシドニウスクレータの構造と地質解釈
○石原吉明（JSPEC/JAXA）・千葉達郎（アジア航測）・春山純一（ISAS/JAXA）

大嶽久志（JSPEC/JAXA）・大竹真紀子（ISAS/JAXA）

ポシドニウスクレータは、月の表側、晴れの海近傍に存在する典型的な Floor-Fractured
Crater であり、インブリウム代に形成されたと考えられている。地上望遠鏡でもクレータフ
ロアーの複雑な様子を見る事が出来るため、探査機による観測データが得られる以前から、
フロアの複雑な構造の成因が注目されているが、未だにはっきりとしていない。そこで、我々
は、月周回探査機「かぐや」に搭載された「地形カメラ」によって得られた詳細な地形デー
タと、「マルチバンドイメージャ」により得られた分光画像データをもとに、ポシドニウス
クレータの構造と地質の特徴から成因の推定を試みた。
これまでポシドニウスクレータ内のリルは、クレータ内に流入した溶岩流により形成され

たと考えられてきたが、「かぐや」で得られた詳細な地形データからは、逆にクレータ内で
の火山活動により噴出した溶岩流により形成され、クレータ外へ流出していると解釈される。
また、地形データ・分光画像データを組み合わせる事で、フロアの東部の大部分は高地地殻
物質であり、さらに全体として西下がりに傾いている事、また割れ目には特に玄武岩の噴出
が見られない事が分かった。これらを組み合わせて考えると、ポシドニウスクレータの複雑
な構造の成因は、クレータ形成後にクレータ内で起こった火山活動により、高地地殻からな
るフロアの下に玄武岩溶岩が噴出し、引き剥がされたフロアが玄武岩と高地地殻との密度差
により、鍋蓋様に浮いた構造となった、またフロアのひび割れは、引き剥がし・浮揚の際に
入ったと考える事が出来る。

図 1 「かぐや」に搭載された地形カメラによる地
形モデルから作製されたポシドニウスクレータの赤
色立体画像。西下がりに傾いたフロアや、非常に蛇
行したリル、さらには南部のリムを切る断層と思わ
れる構造を見る事が出来る。
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月面swirl地域における主要鉱物分布と
風化過程への制約～Mare Ingenii地域を中心に～

◯小川佳子1,  春山純一2, 松永恒雄3, 大竹真紀子2, 中村良介4, 廣井孝弘5, 林洋平,

横田康弘3, 山本聡3, 佐々木晶6

1会津大CAIST/ARC-Space 2ISAS/JAXA 3国立環境研究所 4産総研 5ブラウン大 6大阪大学

月面swirlは、反射率の高い明るく白いゾーンと反射率の低い暗く黒いゾーンが不規則に渦
を巻いているように見えるアルベドコントラスト構造であり、比較的強い磁気異常を示すこ
とが知られている [ex. Richmond and Hood, 2008]。これまでに月全球で15個のswirl構
造が確認されている。その大きさや分布、渦模様については、まちまちであり、系統性は見
られない [Blewett et al., 2011]。月面swirlの成因については、磁場シールドにより太陽風
が遮蔽され、宇宙風化が”まだら”に起こったという説 [ex. Hood and Schubert, 1980]と、
彗星(小天体)衝突により表面物質が”ところどころ”吹き飛ばされたという説 [Pinet et al.,
2000]が古典的である。しかし、定量的な議論は部分的な観測データに限定されてきた。最
近では、ダストトランスポート説 (荷電粒子巻き上げ) [Garrick-Bethell et al., 2011] や
compaction光効果説 [Pieters et al., 2014] などの新しい物理モデルや仮説も提案され始
めてきた。依然swirlの成因と明暗模様の実態について統一的な理解は得られていないと言え
る。
本研究では、月全球を高精度で網羅している最新の観測データを横断的に利用し、swirlの

実態解明に迫ることを目指す。まず、可視画像を用いて、Mare Ingenii地域 (33.7S, 163.5E)
を中心に、未知のswirlの探索を行う。この地域では、これまで認識されてきた大規模なアル
ベド構造の他に小規模のswirl構造が見られることが指摘されている (大竹さんとの私信,
2014)。従来から確認されているswirl構造と合わせ、大小swirlが偏在する比較的広い領域を
範囲として、可視-近赤外分光データを用いた主成分分析と修正ガウシアンモデル
[Sunshine et al., 1990]による網羅的なスペクトル分解を行う。周辺領域における主要鉱物
マップと風化度マップを作ることを目指す。750nm反射率強度と可視波長域赤化度そして1um
吸収帯強度の変化の関係に基づいて風化度マップを、吸収帯中心波長、半値幅、深度から1次的な
鉱物分布指標マップを作成することを試みる。また、Mare Ingenii以外のswirl地域においても
同様の手法で鉱物と風化度の空間分布を明らかにすることを目指す。そして、結果をWeb-GIS
「月光」(http://fructus.u-aizu.ac.jp/gekko_info/) 上に可視化する。鉱物と風化度とアルベ
ド分布の相関解析を行い、swirl の明暗部分の実態(アルベド高低が鉱物差か宇宙風化度の違い
か、両方か、他の要素の可能性が高いか)を理解する。また、さらに、残留磁化、元素分布、
地下構造、表面粗度との相関性も定量的に調べたい。swirlの成因と明暗模様の実態について、
これまでに提案されてきた仮説の可否を検討し、swirl形成過程に制約を与えることにつなげ
たい。なお、本研究はWeb-GISを用いた将来的な月全球統合解析のテストケースを兼ねている。 
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月の初期における膨張過程と火成活動 
○澤田 なつ季 1・諸田 智克 1・加藤伸祐 1・石原 吉明 3・平松 良浩 2

1 名古屋大学 2金沢大学 3宇宙航空研究開発機構 

月はマグマオーシャン(LMO)の状態から始まり、その後マントル再溶融による火山活動があったと考えら
れているが、LMO 固化～マントル再溶融までの熱進化の経緯については明らかになっていない。それはマ
ントル再溶融による月の全球膨張に伴う表面地形にその痕跡が見られないからである。Andrew-Hanna et 
al. (2013)は月の重力分布図から線状重力異常(LGA)を発見し、その成因が月歴史初期の全球膨張によるマグ
マの貫入であると推定した。本研究では月形成初期の熱進化過程を理解するため LGAに着目し、月歴史初
期の全球膨張とマグマの貫入について地形学的、物質科学的観点から検証した。 

LOLA地形データ[1]を用いて月形成初期膨張由来の地形学的証拠を探索する。まず LGA上の地形的特徴
を強調するため、LGAに垂直な測線の地形断面図を平均化した地形プロファイルを各 LGAについて作成し
た。作成した地形プロファイルを用いて、「LGA上の標高」と「周辺標高」を比較した。その結果、大多数
の LGA(20 ヶ所中 18ヶ所)では「LGA 上の標高」は「周辺標高」と比べて谷地形を示すことが分かった。
このことから LGA上の地形は月形成初期の全球膨張に起因する伸張場で形成したと考えられる。これらの
谷地形から見積もられる月半径変化量は 0.1~1.0kmであり、月熱史モデル[Solomon and Head (1979)]によ
る推定値と矛盾しない。 
また LGAがマグマ貫入起源と仮定すると、その後の天体衝突により貫入岩が表面に露出した可能性があ

る。そのような露頭の発見は LGAがマグマ貫入起源である仮説に対する最も直接的な証拠となる。そこで
我々はかぐやのマルチバンドイメージャー (MI)[2]データから Fe・Ti 含有量に換算した[Otake et al. 
(2012)]データを用いて貫入岩の露頭を探索したが、発見されなかった。しかし、LGA 上の平均 Fe 量は高
地地殻よりも優位に高いことが分かった。この結果から、LGA 上の表層物質は天体衝突によって掘削され
たマグマ起源物質が混入していると考えられる。 

LGA1         LGA2   LGA3 
上：LGA上(横軸 0の時)の標高をゼロとして相対評価した時の地形プロファイル 

[1] LOLA Date Archive (http://imbrium.mit.edu/LOLA.html) 
[2] Kaguya Date Archive (http://l2db.selene.darts.isas.jaxa.jp/index.html.ja) 

左：各 LGAの位置情報 

[Andrew-Hanna et al., 2013より加筆] 
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20 億年前に発生したスーパープルームに伴う月面地形の変形
○加藤 伸祐 1 諸田 智克 1 山口 靖１ 渡邊 誠一郎 1 大嶽 久志２ 大竹 真紀子２

1名古屋大学大学院 環境学研究科 地球環境科学専攻 ２宇宙航空研究開発機構

月のマグマオーシャンからの固化過程やその後の大規模な構造変化の有無については未だに良く分かっ
ていない．その解決の方法として，月の海の玄武岩の組成を調べることは有効である．玄武岩の組成と年
代との関係からマントルの水平・鉛直方向の組成に関する情報が得られる可能性があり，マグマオーシャ
ンの固化モデルや月マントルの進化モデルを制約できると期待される．
月の海の噴出年代とチタン含有量の関係を調査したこれまでの我々の研究から，約 23 億年を境にして

チタン含有量が有意に上昇していることが分かっている．我々は 23 億年前以前を「Phase-1 火成活動」，
23 億年前以後を「Phase-2 火成活動」と呼び，このチタン含有量の違いはマグマソースの違いであると
考えた．そして，Phase-2 火成活動は一部の領域で短期間に集中して起きていること，選択的に高いチタ
ン含有量であることから，月深部に起源を持つスーパーホットプルームによるものであるという仮説を提
唱している．
もしスーパーホットプルームが起こったとすると，それに伴う何らかの地形的な痕跡が残されている可

能性がある．そこで地形とセレノイドとの差をとってみると，PKT (Procellarum KREEP Terrane) の中
心で直径約 1000km，高さ 700mの円形の台地状の地形が観測された（左図 d）．またこの台地は Phase-2
の火成活動の中心地とよく一致しており，これはスーパーホットプルームの上昇による表面の隆起である
ことを強く示唆している．
Solomon and Head [1980]では弾性リソスフェアにかかる荷重によってできる撓みを計算し，月の海

の地域の地形をよく説明する有効弾性厚を定量的に評価した．これによると，Mare Imbrium の下のリソ
スフェアの有効弾性厚は 50～75kmとされている．本研究では，Solomon and Head [1979]の手法を用
いて，スーパーホットプルームの浮力が台地状の地形をつくったと仮定し，プルームの浮力・半径，弾性
リソスフェアの厚さを変えて地形プロファイルを算出し，観測地形との比較を行った．その結果，もっと
も観測をよく説明する有効弾性厚は~50kmであった．スーパーホットプルームが発生した時期はMare
Imbrium の主要な噴出時期（30 億年前以前）よりも遅いため，この台地の下の有効弾性厚は 50～75km
よりも厚いと考えられる．しかし実際はMare Imbrium の下よりも薄い．これは高温のスーパーホットプ
ルームが上昇してきたため，リソスフェアの下面の温度が上昇し，有効弾性厚が薄くなったためだと考え
られる．

左．月の表側の(a)地名，(b)溶岩流マップ
[Morota et al., 2011]，(c)チタン含有
量マップ[Otake et al., 2012]，(d)地形
とセレノイドの差．

上．台地状地形の中心からの平均プロファ
イルとそのフィッティング結果．
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月の衝突盆地の放出物厚モデルにもとづく
メガレゴリス厚分布

○諸田 智克 1，春山 純一 2，大竹 真紀子 2，松永 恒雄 3，山本 聡 3，横田 康弘 3，本田 親寿 4，
石原 吉明 2，小林 進悟 5，古本 宗充 1，武田 弘 6，

1名古屋大学環境学研究科，2宇宙航空研究開発機構， 3国立環境研究所，
4会津大学，5放射線医学総合研究所，6東京大学

巨大衝突によるクレータ形成過程の理解は初期の月惑星の構造や熱進化を理解する上で重要である．特に衝突
盆地の放出物は月惑星の全球にわたって表面を覆い，水平方向の混合を引き起こした．この混合層の厚さや分布
の理解はリモートセンシングやサンプルリターン試料の物質科学的な情報を解釈する上で欠かせない．そこで本
研究では月の衝突盆地上のクレータカウンティングに基づいて他の衝突盆地からの放出物厚を推定する新たな手
法を提案するとともに，衝突盆地放出物厚のモデルを制約する．さらに放出物厚モデルを用いて，月全球のメガ
レゴリス厚分布の推定を行う．
クレータ放出物厚のモデルは経験的に [McGetchin et al. 1973; Pike 1977]，次元解析にもとづいて実験的

に [Housen et al. 1983] 得られている．衝突盆地の層序関係は知られているので，それぞれの衝突盆地上に，
それよりも若い盆地からの放出物がどれだけ堆積しているかは放出物厚の各モデルを用いて推定できる．それに
よりその場所でいつの時代にどれだけのサイズのクレータが消失したかを模擬することができ，その結果として
クレータサイズ頻度分布 (CSFD) 形状モデルの作成が可能である．これを実際に観測される CSFD と比較する
ことで，最も妥当な放出物厚モデルの制約を行った．その結果として，どの盆地においても McGetchin et al.
[1973]モデルは <2km の CSFD においてクレータ数密度の過剰を示す．一方で，次元解析に基づくモデルでは
観測された CSFD 形状を最も良く再現することが分かった．
Housen et al. [1983] の放出物厚モデルを用いて月全球のメガレゴリス厚分布を推定した (図１)．これをみ

ると月面でもっとも厚いメガレゴリス領域は SPA 盆地内と Procellarum 盆地内であり，その厚さは>10kmに
も及ぶ．最も薄い領域は月の裏側の北半球で見られ，この領域が月の初期地殻組成を最もよく保存していると考
えられる．このことは，かぐや GRS による Th 分布 [Kobayashi et al. 2012]や SP によるMg#の分布
[Ohtake et al. 2012] から，月の裏側北半球において最も始原的な地殻が存在していることが示唆されている
ことと整合的である．
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図１ メガレゴリス厚分布．月全球において衝突盆地は 48 個発見されている．それぞれについて，一時クレー
タサイズ [Craft 1985; Ishihara et al. 2010]を用いて放出物厚を推定し積算した．
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GRAIL 衛星重力データを用いた
月の地殻形成過程についての考察

○山本圭香 1・春山純一 1・大竹真紀子 1・岩田隆浩 1・石原吉明 1・福田洋一 2

1宇宙航空研究開発機構・2 京都大学大学院理学研究科

　月の地殻の構造とその形成過程についての理解は、月の初期の熱進化を解明する上で重要であ

る。月の地殻の形成とその非対称性については、これまで潮汐作用、対流や結晶化の非対称性、他

天体の衝突などさまざまな仮説が提唱されてきたが、十分な精度の観測データの不足により、詳細

な検証はおこなわれてこなかった。

　近年、かぐや、LRO、GRAIL などの月探査衛星による高精度、高解像度の衛星データが利用でき

るようになり、実観測データに基づいた詳細な仮説の検証や考察が可能となった。たとえば、Garric

k-bethell et al. (2014)では、LRO、GRAIL 衛星から得られた高精度の地形、重力場データに基づ

き、月の形成初期の潮汐による熱摩擦の差が地殻厚の非対称性を形成したとの仮説を提唱した。一

方で、Kobayashi et al. (2012)では、かぐやのガンマ線データから得られた月のトリウム分布が、月

の地殻厚と良い相関を持つことを示した。こうした鉱物学的なアプローチから得られる情報は、上記

のような物理的観点から得られた仮説の検証に重要な役割を果たす。

　本研究では、地殻の形成過程についての手がかりを得るために、Kobayashi et al. (2014) によ

るトリウム分布と、LRO、GRAIL 衛星から得られた月の地殻厚マップとの相関を再調査した。両者の

データを球面調和関数展開し、波長ごとの相関を調べた。その結果、トリウム分布と地殻厚は球面調

和関数の 2次の項における相関は低いことがわかり、2次の項を除いた 3次以降の高次項とは高

い相関を持つことが示された。この事実からわれわれは、月の地殻形成において、2次の項とそれよ

りも高次の項が異なるプロセスにおいて形成された可能性があると考えた。発表では、この考察と過

去の代表的な仮説との整合性について検討し、月の地殻形成過程についてのディスカッションをお

こなう。

＜参考文献＞
Garrick-Bethell, I. et al.: The tidal-rotational shape of the Moon and evidence for polar w
ander. Nature (2014), doi:10.1038/nature13639.

Kobayashi, S. et al. : Lunar farside Th distribution measured by Kaguya gamma-ray spect

rometer. EPSL 337-338,(2012) 10-16.
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高圧での月の高Ｔｉ玄武岩の熔融関係 
The melting relation of lunar high-Ti basalt at high pressure 

○五十嵐 愛子１、大谷 栄治１、坂巻 竜也１、朝原 友紀１、鈴木 昭夫１

１ 東北大学大学院理学研究科 

   月表面には月深部から噴出したとされる、チタンに富む玄武岩が存在する。月マント

ルはマグマオーシャン固化の最終過程で大規模なオーバーターンを経験したと考えられて

おり、密度の高いチタンに富む玄武岩が深部に沈み込んだ可能性が指摘されている。従っ

て月の玄武岩の月深部条件での熔融関係を調べることは月の成り立ちや内部構造を知る

上で重要である。そこで本研究では月の玄武岩のうち最もチタンに富む Apollo Black 

glass 14の組成を用いて、月震波の高減衰域が存在する最下部マントルの圧力条件（~ 4 

GPa）までの高温高圧実験を行った。本実験により、月マントル最下部におけるチタンに富

む組成のマントルの相関係を実験的に検証し、月内部構造モデルとの対比を行った。 

 深さ 400 km程度にあたる 2 GPaと、深さ 800 km程度 にあたる 4 GPaでApollo Black 

glass 14の熔融関係を調べた（図１）。4 GPaにおけるリキダス相はザクロ石で、次に単斜

輝石、イルメナイトの順で晶出した。ソリダス温度は 1325 ℃、リキダス温度は 1450℃で

あった。化学組成からメルトの密度を見積もった結果、1450 ℃のメルトの密度は 3.64 

g/cm3であった。また部分熔融度が低い

ほどチタンの濃度が高く、部分熔融液の

密度が大きい。Apollo Black glass 14の

メルトの密度と最下部マントルの密度の

推定値を比較するとメルトはマントルより

重くなり、最下部マントルで重力的に安定

であることがわかる。本実験結果より、月

の最下部マントルの温度が 1325℃より

高温である場合マントルオーバーターン

によって沈降したチタンに富むマントル成

分は部分熔融し、月震波の高減衰をもた

らしている可能性が示唆された。 図１．Apollo Black glass 14の熔融関係 
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高圧下における月マグマの粘度 
Viscosity of lunar magma at high pressure 

○鈴木 昭夫１

１ 東北大学大学院理学研究科 

 月のマグマは TiO2 の含有量に応じて区分され、地球の玄武岩と同程度のものから

15wt%を超えるものまで多岐にわたる。地球のマグマについては、モデル組成も含め様々

な研究が進んでおり、密度や粘度を計算によって求めることも可能である。しかしながら、

高い TiO2 含有量で特徴付けられる月マグマに対して、地球のマグマの計算式を適用する

ことはできない。その主たる理由はマグマ中における TiOx の構造が圧力・温度・化学組成

に依存して変化するためである。マグマの構造が変われば物性も変わる。また、高い TiO2

含有量のメルトに関する高温高圧下での知見は充分でない。そこで本研究ではまず、モデ

ル組成として K2TiSi4O11 組成のメルトについて、高温高圧下での粘度を測定した。粘度測

定は高エネルギー加速器研究機構の放射光施設であるPF-ARのNE7Aステーションにお

いてX線イメージング落球法で行った。高圧セルにK2TiSi4O11組成の試料と白金球を入れ

ておき、高温高圧下で融解させたときに試料中を落下する白金球の速度を測定し、終端速

度から粘度を求めた。実験の結果、およそ 3GPa までは圧力の増加とともに粘度が減少す

るのに対し、3～6GPa までは粘度の変化が緩やかになることが示された。K2TiSi4O11組成

のメルトの高温高圧下での構造は調べられていないが、高圧下でメルトから急冷して作っ

たガラスについては Paris et al. (1994)によって XANES (X-ray Absorption Near Edge 

Structure)で調べられている。その結果、K2TiSi4O11ガラス中のTiは常圧では4.8であるが

2.5GPaで 5.8まで増加し、3.0GPaでも 5.8のままであった。本研究によって得られた粘度

と対比すると、粘度減少は Ti の配位数増加、すなわちメルト中の網目の切断によるものと

解釈できる。K2TiSi4O11のTi/Si比は高チタンマグマとほぼ等しい、月の高チタンマグマにつ

いても Ti の配位数変化により、低圧すなわち月面に近づくほど粘度が増加するものと考え

られる。 
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アポロ⽉月震計による⾛走時データと 
最新の測⽉月データから推定される⽉月深部構造 

○松本晃治 1, ⼭山⽥田⻯竜平 1, 菊池冬彦 1, 鎌⽥田俊⼀一 2, ⽯石原吉明 3,
岩⽥田隆浩 3, 花⽥田英夫 1, 佐々⽊木晶 4

1国⽴立立天⽂文台 RISE ⽉月惑星探査検討室 
2カリフォルニア⼤大学サンタクルーズ校 

3宇宙航空研究開発機構 
4⼤大阪⼤大学 

⽉月の内部構造を知ることは、⽉月の起源と進化を理理解するうえで重要である。アポロ⽉月震計
データを利利⽤用して⽉月の内部構造を推定する研究は数多くなされたが、およそ 1000 km 以深
の構造には⼤大きな不不確定性が残る。質量量、平均慣性モーメント、ラブ数などの測⽉月学的な観
測データも内部構造を拘束しうる。ラブ数は天体の潮汐変形のし易易さを表すものであり、⼀一
般に、内部に流流体層を持つ天体は固化した天体より⼤大きなラブ数を持つ。最新の GRAIL ミ
ッションによって⽉月の 2 次のポテンシャルラブ数 k2の精度度は 1 %まで向上した。本研究は、
k2を含む最新の測⽉月データ(Williams et al., 2014)とアポロ⽉月震計による⾛走時データを組み
合わせて⽉月内部構造を推定することを試みる。 
⽉月の内部を、地殻、上部・中部・下部マントル、低速度度層、流流体外核、固体内核の 7 層に

分けたモデルを考え、それぞれの層の厚さ、密度度、ずり弾性率率率、体積弾性率率率をパラメータと
する。ただし、上部・中部マントル境界と中部・下部マントル境界はそれぞれ表⾯面から 500 
km、900 kmの位置に固定し、固体内核の密度度は 8000 kg/m3と仮定した。 
平均地殻厚さは 46  ±  4  kmと推定された。これは Wieczorek et al. (2012)による 34 - 

43 km という⾒見見積もりと調和的である。平均地殻密度度の多くは 2500 ~ 2600 kg/m3の間
にサンプルされ、同じく Wieczorek et al. (2012)が報告した 2550 kg/m3という値と調和
的である。推定されたマントル中の密度度、P 波速度度、S 波速度度は深くなるほどその不不確定性
が⼤大きくなるが、全体的に⾒見見て Weber et al. (2011)や Garcia et al. (2011)の結果から⼤大
きく外れるものではない。観測値を満たす流流体外核の半径と密度度の幅は広く、双⽅方を精度度よ
く決定するのは難しい。流流体外核の半径と低速度度層の厚さの間には明瞭な負の相関関係が⾒見見
られる。⼩小さな流流体外核には厚い低速度度層が伴わなければならず、その逆も成り⽴立立つ。電磁
気観測から流流体外核の半径の上限値が 400 km と与えられている(Shimizu et al., 2013)。
これを考慮に⼊入れると、低速度度層は少なくとも百数⼗十 km以上の厚さを持たねばならない。
低速度度層内の S 波速度度はおよそ 3 km/s 以下であり、1〜～2 km/s という低い値の確率率率密度度
が⾼高い。固体内核の半径の上限値は 280 km であることが期待され、2次の変位ラブ数 h2

の値は 0.0423  ±  0.0004 と予想される。 
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図 2. Eratosthenian＋Copernican[Wilhelms et al. 1979]と
Copernican[This study]のサイズ頻度分布の比較.
 

図 1. カウンティングの例
Copernicus クレータ(直径
92.5km)

年代
[Gyr]

クレータ
   個数

調査領域の
面積[km2]

個数密度 N(>10km)
        [10-5km2]

生成率 F (>10km)
 [10-7km2 ・ Gyr-1]

Eratosthenian+Copernican
[Wilhelms et al. 1979]

Copernican[This study]
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r�cX��Î´©¾r Vi� 71~167m/s����´©��i�Ë¾r96/0<=��w
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C型小惑星表面物質を模擬した有機物混合試料の光散乱測定
○藤原彩香 1、北里宏平 1 

1会津大学

小惑星はこれまでの地上望遠鏡観測からスペクトル型によって表面の光散乱特性が異なる
特徴を持つことが知られている[1]（例えば，C型小惑星は S型小惑星に比べて位相曲線の傾
きが大きく，後方散乱が卓越している）. このことは表面物質の組成の違いに起因すると考
えられているが，隕石の光散乱特性を測定した最近の研究[2]によると，C型小惑星の位相曲
線は炭素質コンドライトの光散乱特性を用いて再現される位相曲線と一致しないことが示さ
れている. その原因について[2]の著者らは，小惑星表面の地形的な起伏がつくる影の影響を
指摘している．しかし, 不規則形状の影の割合を数値的に調べた研究[3]から, 地形による影
の影響ではその位相曲線の差異を説明できないことが明らかにされた．そこで本研究では，
C 型小惑星に存在すると考えられている有機物に着目し，その含有量が位相曲線に与える変
化を調べることを目的として，C 型小惑星の表面物質を模擬した有機物とケイ酸塩鉱物の混
合試料の光散乱特性を測定した．
光散乱の測定を行うために，われわれはゴニオメータと分光器を組み合わせた計測系を開

発した．60cm 長の可動アームの先端から光が試料に照射され，散乱された光をもう一方の
アームに取付けたコリメータレンズで受光して光強度を計測する仕組みである．アームは鉛
直方向と水平方向に回転させることが可能で，位相角を 6～90°の範囲で測定することができ
る．試料にはカンラン石と，炭素質コンドライトに含まれる有機物と光学特性の似ているフ
ミン酸を用いた．本発表では，測定結果をもとに有機物量と光散乱特性の関係性について議
論する．

参考文献：[1] Muinonen et al., 2002, in Asteroids III, 123. [2] Beck et al., 2012, Icarus
218, 364. [3] 松浦隆裕ら, 2013, 日本惑星科学会秋季講演会予稿集.
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小惑星ベスタの熱進化の数値シミュレーション 

○野上竜彦、城野信一 1

1名古屋大学環境学研究科 

小惑星ベスタは分化していることが知られている。分化にはマグマオーシャン説と部分溶融

説という二つのシナリオがある。前者はできたメルトがその場に留まりマグマオーシャンが

形成される説であり、後者はできたメルトが表面へと移動する説である。 

どちらのシナリオが妥当か明らかにするために数値シミュレーションを行った。 

メルトは地下の割れ目を通って噴出する。しかし、内部にどれだけ割れ目が存在するか分か

らず、どのように走っているかも分からないため生成したメルトのうちのどれだけが噴出す

るかは分からない。そこで、生成したメルトに対して表面に噴出する割合をメルト移動効率

αとして定義した。 

メルトが表面に噴出する際、熱源である Alଶ はメルト中に融けて移動する。また、高温のメ

ルトが冷却された表面へと移動するので、メルトの噴出はベスタ内部を冷やす方向に働く。

また、内部で対流が発生すれば、内部の冷却に寄与する。メルトの噴出と対流の効果は熱進

化に大きな影響を与えるため、二つの効果を入れて計算を行わなければならない。 

溶融するためには熱源が存在しなければならず、 Alଶ が有力視されている。 Alଶ は放射性元

素であり、CAI形成時から測ったベスタ形成時刻 tによって発生する熱量は変わる。 

αと tをパラメータとして数値計算を行った。 

数値計算から求められる単位時間当たりのメルトの噴出量をベスタの表面積で割ることで、

実効的な浸透率/粘性率を求めた。内部のメルトの総体積がベスタ体積の 9割以上になる

global magma oceanから内部にメルトが残らない no magma oceanへと進化のモードが変わ

るときの実効的な k/ηの変動幅が大変狭いことが分かった。浸透率 k は内部の割れ目の幅、

大きさ、空隙率によって 10桁以上変動し、粘性率ηも温度により大きく変動する。k/ηは

大きな不定性があるにもかかわらずこのような結果になるということは、α＝0もしくはα

＝1 のどちらかであることが予想される。このことは、生成したメルトが全く噴出しないか、

もしくは非常に効率よく噴出するかのどちらかであることを意味する。 
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Sub-kmサイズ地球近傍小惑星 2011 XA3の高速自転 II

⃝浦川　聖太郎 1、大塚　勝仁 2、阿部　新助 3、伊藤　孝士 4、中村　智樹 5

1日本スペースガード協会、2東京流星観測網、3日本大学、4国立天文台、5東北大学

小惑星の時系列光度変化 (ライトカーブ)から、小惑星の自転状態や内部構造を推定することが
できる。これまでの研究から、自転周期が 2.2時間より短い小惑星 (高速自転小惑星)の多くは直
径 200 m以下であると分かっている (Pravec & Harris 2000)。高速小惑星は強い遠心力に打ち勝
つ事ができる一枚岩構造をした小惑星であると考えられている。一方、自転周期が 2.2時間より短
い小惑星は、重力により複数の岩塊が集合したラブルパイル構造をとることができる。高速自転
小惑星の成因の一つとして、母天体小惑星における衝突現象で発生した放出物が考えられている。
高速自転小惑星のサイズ分布やとり得る最大直径を明らかにできれば、小惑星で発生する衝突事
象のメカニズムに対して観測的に制約を与えることができる。
我々は、美星スペースガードセンターの 1 m望遠鏡と 0.5 m望遠鏡を用いて、地球近傍小惑星

2011 XA3のライトカーブ観測を実施した。その結果、この小惑星が自転周期 43.8分と高速自転し
ている事を発見した。さらに、多色測光観測からこの小惑星のスペクトルタイプが S-complex（Q,
O, Rタイプを含む広義の Sタイプ）、あるいはVタイプであることが分かった。また、その直径は
225 ± 97 m（S-complex）、166 ± 63 m（Vタイプ）であり、高速自転小惑星として大型のもので
あった。さらに、2011 XA3の軌道は、見かけ上ふたご座流星群の母天体である (3200)Phaethon
と類似していた。2011 XA3と Phaethonに対して軌道計算を実施し、両天体が同一起源であるか
調査を行った。計算結果と 2011 XA3の Phaethon（B/Fタイプ）と異なるスペクトルタイプは両
天体が同一起源でないことを示唆した。
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図 1: 左：地球近傍小惑星 2011 XA3のライトカーブ。右：小惑星の自転周期と直径の関係。凡例
の LCDBはライトカーブデータベースに登録されている小惑星の自転周期と直径を示す。また、
直径 200 mを超える可能性がある個別の小惑星の結果も示す。
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すばる望遠鏡によるメインベルト小惑星の
ライトカーブ観測
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木星トロヤ群小惑星の軌道安定性について 

○岡山博明,大槻圭史 1

1神戸大学大学院理学研究科地球惑星科学専攻 

木星のラグランジュ点 L4、L5 近傍にはトロヤ群と呼ばれる小惑星群が存在する。

特徴としては大きな軌道傾斜角（～40°）をもつ天体があることや、平衡点周りでの

秤動の振幅 Dは 0.6°～88.7°と幅広いことなどがあげられる。 

トロヤ群の起源としては近年では惑星形成後の軌道進化の過程に微惑星が捕獲され

たと考えられている。そしてこれらのモデルに基づいた数値計算で得られたトロヤ群

の軌道要素の分布は観測と一致することも確認されている。 

 また捕獲後のトロヤ群小惑星の軌道安定性についても研究されており、Levison et 

al. (1997) では巨大惑星からの重力を考慮した軌道計算を行い、太陽系年齢では秤動

の振幅 D>80°となるトロヤ群小惑星は惑星の摂動により木星と共軌道でいることがで

きず不安定となることなどを示した。 

しかし、いずれの研究においてもトロヤ群はテスト粒子として計算されており、小

惑星同士の相互重力は考慮されていない。質量の軽い天体同士なら問題ないが、無視

できないほどの大きな天体が捕獲されることも考えられる。そのような場合、捕獲後

の安定性に変化が起こる可能性がある。 

そこで本研究ではトロヤ群内に大きな天体が存在すると仮定し、トロヤ群小惑星の

軌道安定性を、数値計算を用いて太陽系年齢のスケールで調べた。その結果、木星を

円軌道と近似した計算と実際の木星の離心率を与えた計算ではトロヤ群小惑星の安定

性に大きな差が出ることがわかった。また大きな天体が複数存在する場合のトロヤ群

の不安定性の変化についても調べた。これらの結果について報告する。 
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Dynamical evolution of the Oort Cloud new comets 
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  We again present our result of the numerical integration of the orbital evolution of new comets transported 
from the Oort Cloud toward the planetary zone. For reducing computational amount, we have assumed that the 
cometary motion beyond r = 800au is purely Keplerian. This time we concentrate our attention on how the Ga-
lactic tide can affect the orbital elements of the comets by applying an analytical Galactic tide function on the 
cometary orbits beyond r = 800au. As a result our assumption seems overall justified, with a small fraction of 
exceptions where the Galactic tide enhances perihelion distance of some comets to a great deal. 
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オールト雲の構造の進化と寿命 

○樋口有理可 1, 小久保英一郎 2

1東京工業大学理学部, 2国立天文台理論研究部 

惑星に散乱された後の微惑星が、恒星などからの摂動によってオールト雲としてどのように進化

するかを調べた。微惑星全体の個数の減少、軌道要素の分布の進化、動径方向の分布の進化を

数値計算で調べ、定量的に評価した。本発表では主に微惑星の動径方向の分布の時間進化、す

なわち中心星と微惑星間の距離を r、微惑星個数を n として、dn/drがどのような関数であるかを発
表する。 

初期の微惑星の分布として、dn/dr∝r -2を与えた。これは先の研究から得た、惑星散乱によって
達成される分布である。この円盤に、ランダムな方向からやってくる恒星からの摂動をインパルス近

似で与え、100億年の分布の進化を調べた。恒星のパラメータは、現在の太陽系近傍の観測から
推測される分布から平均を計算し、それを使った。計算の結果、微惑星円盤はオールト雲へと進化

する過程で、全体の彗星個数は減少しながらも、その動径方向分布は dn/dr∝r -2の分布を保ち続
けることがわかった。このことは、オールト雲の e-folding timeが rによらず一定であるということで
ある。この e-folding timeは 100億年程度であった。解析的に見積もられる恒星摂動によるオール
ト雲彗星数の e-folding timeは、rの逆数に比例する。すなわち、オールト雲は外側から削られ、そ
の大きさは小さくなっていくことになる。解析的見積りに反して e-folding timeが rによらず一定であ
るということは、内部オールト雲から外部オールト雲への彗星の十分な供給があるということである。

オールト雲は薄くなっていくが小さくはならない、といえるかもしれない。 

また、初期の微惑星円盤に、仮想的に dn/dr∝r -2以外の分布を与えた計算も数例行った。その
結果、いずれの場合も最終的には dn/dr∝r -2に近づくことがわかった。この dn/dr∝r -2という分布
の形は、微惑星の軌道帳半径が rに比例すると仮定したときに、エネルギー分布が一様であるとい
うことである。これは、恒星遭遇の影響によりエネルギー分布が十分拡散し、その分散の幅がオー

ルト雲のエネルギー範囲と同程度まで広がるため、その範囲においては平たんな分布、すなわち

一様分布と見なせるからである。 
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「あかり」遠赤外線拡散光全天マップに見られる
黄道光微細構造

⃝大坪貴文 1, 土井靖生 1, 服部誠 2,

瀧田怜 3, 有松亘 3, 川田光伸 3, 松浦周二 3, 中川貴雄 3, 臼井文彦 1

1東京大学, 2東北大学, 3ISAS/JAXA

　日本の赤外線天文衛星「あかり」の全天サーベイ観測は、遠赤外線波長域を 65, 90, 140, 160

µm の 4つの測光バンドでカバーし、ミッション期間中に全天の 97%以上の観測を達成した。こ
の「あかり」遠赤外線拡散光全天マップは、銀河系内や系外銀河の研究だけでなく、我々太陽系内
の惑星間塵からの熱放射である黄道光の研究にとっても貴重なデータである。
　我々太陽系の惑星間空間には、惑星・衛星・小惑星・彗星以外にも、 粒径が数 µmからmm 程
度の固体微粒子が広く分布している。この固体微粒子 (惑星間塵)は、太陽光を散乱、あるいは吸
収・熱再放射し、黄道光・黄道放射として特に赤外線波長域では空全体で明るく光っている。過
去の赤外線衛星 IRAS や COBE/DIRBE の観測は、 黄道光・惑星間塵の分布に様々な空間的微
細構造があることを発見し、黄道光の空間構造に関して様々な分布モデルが提唱された（Kelsall

et al. (1998), Wright (1998) など）。
　「あかり」の遠赤外線全天マップでも、短波長側の 2バンド（65, 90 µm）で 数 MJy/sr レベ
ルの小惑星ダストバンドと circumsolar ringの構造がはっきりと受かっており、特に黄道面と黄緯
±10 度の 2つのバンド構造も確認できた。しかし、DIRBE の観測データに基づく黄道光モデル
では、「あかり」で見られる小惑星ダストバンドの構造はその黄緯・輝度ともに再現できない。そ
の原因としては「あかり」と COBE/DIRBE の観測手法や約 15年という観測時期の違い、ある
いは観測波長の違いなどが考えられる。また、既存のDIRBEモデルは、当時の計算機能力の限界
もあり、DIRBEの膨大な全天データをモデル構築に十分に使いきれていないことも大きな理由と
して考えられる。本講演では、「あかり」の全天マップの詳細と今後の「あかり」黄道光モデル構
築についても紹介する。
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JUICE-JAPAN WG 木星氷衛星探査計画 ― JUICE-

GALA レーザ高度計 ― 

○並木則行 1，小林正規 2，木村淳 3，野田寛大 1，荒木博志 1，鹿島伸悟 4，宇都宮真 5，

Hussmann Hauke6，Lingenauber Kay6，Oberst Jurgen6

1国立天文台・RISE 月惑星探査検討室，2千葉工業大学・惑星探査研究センター，3東京工業

大学・地球生命研究所，4国立天文台，5宇宙航空研究開発機構，6DLR Institute of 

Planetary Research 

木星系の大氷衛星であるガニメデでは，氷に覆われた表層の下に地下海が存在すると推定さ

れている．木星系探査計画 JUICEではこの存否を確認することを目指す．レーザ高度計はレ

ーザ光の往復飛行時間を測定することによって，木星からの潮汐力により生じる固体潮汐の

振幅（地形の時間変化）の大きさを測り，地下海の存否を確定できる．GALA はドイツ，ス

イス，日本の国際共同チームにより開発され，日本チームは反射光受信部（受信光学系およ

び検出器）を担当する．数多の課題とともに進捗している GALA の開発状況を報告する． 
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JUICE ᦚ㍕ከࢻࣥࣂศගࠕ࣓ࣛ࢝JANUSࠖࣥࣙࢩࢵ࣑ 

 బ⸨ ග㍤㸦ᾏ㐨Ꮫ㸧ࠊ㧗ᶫ ᖾᘯࠊᒣ ⣧୍㸦Ᏹᐂ⯟✵◊✲㛤Ⓨᶵᵓ㸧ࠐ

GALILEO ࢆ㣕㌍࡞ࡁゎ⌮ࡢኴ㝧⣔/ᝨᫍ⛉Ꮫࠊࡣࢱ࣮ࢹࡢᮌᫍ⾨ᫍࠊᮌᫍࡿࡼ

ࡿࡵ㐍ࢆ㛤Ⓨ࡚ࡋᑟࡀESAࠋࡓࡋࡽࡓࡶ JUICEࠊࡣ᭦ࢆࢀࡑ㐍2022ࠊࡾ࠶࡛ࡢࡶࡿࡵ

ᖺᡴ2030ࠊࡆୖࡕ ᖺࡢᮌᫍ⣔฿╔ࢆ┠ᣦࠋࡿ࠸࡚ࡋJUICE ࡿࢀࡉᦚ㍕ Jovis, Amorum 

ac Natorum Undique Scrutator㸦JANUS㸧13ࠊࡣᯛ௨ୖࢆ࣮ࢱࣝࣇࡢᦚ㍕ࡓࡋ 350-1050nm

ᚄཱྀࠊ࡛࣓࣮ࣛ࢝ࣛ࢝ࢳ࣐ࣝࡘᣢࢆឤᗘ 120mm ࡛ᑐゅ 1.4 ⛊ゅࡢᮃ㐲ගᏛ⣔ࢆᣢࠋࡘ

ලయⓗ࡞ほ Ἴ㛗ࠊࡣ⊃ᖏᇦ㸦ࢻࣥࣂᖜ ࡣࡓࡲ 10 20 nm㸧ࡢ 590 nm, 656 nm, 727 nm, 

760 nm, 889, nm, 940 nmࠊᗈᖏᇦ㸦60-150 nm㸧ࡢ 410 nm, 450 nm, 530 nm, 656 nm, 

910 nm, 1000 nmࡀ࣮ࢱࣝࣇࣜࢡࢀࡑࠊᐃࠋࡿ࠸࡚ࢀࡉJANUS  Geology of (1ࠊࡣ

Ganymede, Callisto, and Europa, 2) Habitability and Water Worlds in the Solar 

System, 3) Io Observations, 4) Jupiter’s Atmosphere and magnetosphere, 5) Sodium 

around Io and Europa, 6) Jupiter’s Ring System, Regular and Irregular Satellites

ࡢ⋠そ⿕ゎീᗘࡢࡑࠊࢆ㇟ほ ᑐࡿΏከᒱ GALILEOࡢࡽᛶ⬟ྥୖࡼࠊ࡚ࡗࡼ

 ࠋࡿ࠸࡚ࡋᅗࢆࡇࡿࡍㄪᰝヲ⣽ࡾ

ᑐ㇟ᩘࡢᛂࡶᩘࡢ࣮ࣂ࣓࣒࣮ࣥࢳࠊ࡚ࡋከࠊࡃ⣙ 60 1/3ࠋࡿࡰࡢྡ ࣜࢱࡀ

ே࡛ PI ࡢ Pasquale Palumbo Co-PIࠊࡓࡲࠋࡿࢀࡲྵࡀ ࡢ Ralf Jaumann ࡵࡌࡣࢆ

ࡀேࢶࢻࡿࡍ ࠶ࡀཧຍࡽᅜࡢࡃከ࡞᪥ᮏ࡚ࡋࡑࠊⱥᅜࠊ⡿ᅜࠊࠊࡵ༨ࢆ1/4

ࡢ㧗ᶫ࣭బ⸨ࣉ࣮ࣝࢢᅛయࡢᒣࠊࡣⅬ࡛⌧ࠊࡣ࡚ࡋయไ✲◊ࡢ᪥ᮏഃࠋࡿ

Ẽ࣭㞾ᨺ㟁࡛ࣉ࣮ࣝࢢᵓᡂࠋࡿࡍ๓⪅ࠊࡣSELENE/LISM㸦TC,MI,SP ࠊ㛤Ⓨࡢ㸧⛠⥲ࡢ

ཬࡢࡑࡧ㐠⏝ࢱ࣮ࢹࡸฎ⌮࣭ᰯṇࠊ᭦㧗ḟࢱ࣮ࢹసᡂ࣭බ㛤ࢆᑟࡓࡲࠊࡋከࡢࡃ⛉

Ꮫᡂᯝࢆᣲࠋࡿ࠸࡚ࡁ࡚ࡆᚋ⪅ࠊࡣJEM/GLIMS ᦚ㍕ࡢᆅ⌫࡛ࡢ㞾ᨺ㟁ほ ࠊࡸ㔠ᫍ᥈ᰝ

ᶵ Akatsukiᦚ㍕ࡢ㞾࣭Ẽග࣓ࣛ࢝ LAC  ࠋࡿ࠶ࡀ㦂⤒ࡢ࡞㛤Ⓨࡢ

JANUS ࡞ᶵࡍά࠸࠾࠾ࡶ࡚ࡗࢸࢽ࣑ࣗࢥᝨᫍ᥈ᰝࡢ᪥ᮏࠊࡣཧຍࡢ

↓ࡣᶵࡿࡍᐇࢆእᝨᫍ᥈ᰝࠊࡀࢸࢽ࣑ࣗࢥᅛయᝨᫍ⛉Ꮫࡢ᪥ᮏࠊ࡛ࡲࢀࡇࠋ࠺ࢁ

ᚋࠊࡶࡽᏱᐂ⛉Ꮫண⟬≧ἣࠊ㦂⤒ࡢᅜࡀᡃ࡚ࡋࡑࠋࡓࡗ 10 ᖺ⛬ᗘ࡛⊂⮬ࣟࣉࡢ

SELENEࠊࡉࡪࡸࡣࠊ᪉୍ࠋ࠸࡞ࢀࡋࡶ⬟ྍṤࡣࢺࢡ࢙ࢪ ᅛయᝨᫍࡢᅜෆࠊ࡛

㸦ᆅᙧ࣭ᵓ㐀ࠊᆅ㉁࣭㖔≀㸧ศ㔝ࡢேᮦࡓࡲࠊࡕ⫱ࡀୡ⏺ⓗࡢࣝ࣋ࣞ✲◊ࡢࡑࡶ㧗ࡉ

◊ᅛయᝨᫍ⛉Ꮫࡢᅜෆࠊࡁ⥆ࡁᘬࠊ୰࡞࠺ࡼࡢࡑࠋࡿ࠸࡚ࡁ࡚ࡗ࡞࠺ࡼࡿࢀࡽࡵㄆࡀ

࣑ᮏࡶ㦂⤒ࡢ✲◊ࢱ࣮ࢹᏛ⛉ࠊᶵჾ㛤Ⓨࡢ࡛ࡲࢀࡇࠊࡽ㛤Ⓨẁ㝵ࡢࡑࠊࡀ⪅✲

࠸⠏ࢆ♏ᇶࡢ✲◊ᑗ᮶ࠊࡋᒎ㛤࡚࠸࠾ᅜෆࢆሗࣥࣙࢩࢵ࣑ᮏࠊࡋཧຍࣥࣙࢩࢵ

 ࠋࡿ࠶ࡀࢺࢵ࣓ࣜ࠸࡚ࡗࢸࢽ࣑ࣗࢥࠊࡣࡢࡃ࠾࡚

୍᪉ࠊẼ࣭㞾ᨺ㟁◊✲࠺࠸Ⅼ࡛ࠊࡣ᪥ᮏࡀ୰ᚰࡓࡋ⧊⤌࡚ࡗ࡞ᅜ㝿◊✲࣒࣮ࢳ

௨እࠊᙜヱศ㔝ࡢᑓ㛛ᐙࠊࡎࡽ࠾ࡣ✚㞼ほ ࡢᐇࠊࡣ᪥ᮏࡢཧຍࡋ࡞༑ศ࡞ᡂ

ᯝࢆᣲࡣࡇࡿࡆᅔ㞴࡛ࠋࡿ࠶㧗ᶫࡽ᪥ᮏࠊࡣ࣒࣮ࢳᆅ⌫Ẽ࡛Ⓨ⏕ࡿ࠸࡚ࡋ㞾ᨺ㟁ཬ

⏺ୡ࡛✲◊ࡿࡍ ィ࡚ࡗࢆᶵ✵⯟ࡧᫍཬ⾨ࠊࢆ㧗㧗ᗘ㧗ᨺ㟁Ⓨගࡢ࡞ࢺࣛࣉࢫࡧ

ᩘ࡞ᮏ᱁ⓗࡓࡋ៖⪄ࢆẼᡂศ࡚࠸ࡘⓎ㐩ࡢ㞼✚ࠊࡓࡲࠋࡿ࠸࡚ࡋࢻ࣮ࣜࡃࡁࢆ

άࢆ⬦ୡ⏺ேࡢ✲◊Ẽ㟁Ẽࡣ࣒࣮ࢳ᪥ᮏࠋࡿ࠶࡛➃ඛ᭱ࡢ⏺ୡࡣࣥࣙࢩ࣮࣑ࣞࣗࢩ್

 ࠋࡍࡓᯝࢆᙺ࡞୰ᚰⓗࠊࡋ⧊⤌ࢆ࣒࣮ࢳ✲◊ᅜ㝿ࡿࡍ⫣㈉ࢫ࢚ࣥࢧᙜヱࠊ࡚ࡋ

3����



᧪ߩᖺᤊតᩏߦะߚߌዊဳ✢ಽశⵝ⟎ߩ�

ឭ᩺�

٤㐳ጟᄩ 㐳⼱ㇱାⴕޔ� ㊁ᐢ᮸⨲ޔ� ౝ⮮㓷ਯޔ� ᩊ⧷ޔ� ᄤ㊁ཅᤐޔ� ᄥ↰੧ޔ� ޔ�

ࡦࠟࠗࠚࡈࠪࡕࠖ࠹ �9CUGFC�#:5�VGCOޔ�

�ᣧⒷ↰ᄢቇ�

ᖺᤊ⑼ቇޔߡ߅ߦᄤጀߩర⚛⚵ᚑᖱႎࠅࠃߦᖺᤊߩḮ߿ㅴൻࠍ⚂߇ߣߎࠆߔน

⢻ޔߢߎߘޕࠆߢᄤࠍ᭴ᚑࠆߔర⚛ᖱႎࠍขᓧߪߣߎࠆߔਥⷐߥ⺖㗴ޕࠆߢߟ৻ߩ

ᚒߪޘ᧪ߩᖺᤊតᩏᯏ߳ࠟ✢ࡑࡦਛᕈሶಽశ⸘ࠍタޔߒ࿁゠ోߩࠄ߆⊛ߥర⚛

ߩዊဳߦតᩏゞߪߢ㒽តᩏ⌕ޔߚ߹ޔࠍ᷹ⷰ : ✢⊒↢ⵝ⟎ࠍタߡߒዪᚲ⊛ߥၞߩర⚛ಽ

ᨆࠍ⋡ᜰޕߔᧄ⊒ޔߪߢ㐿⊒ࠍㅴࠆߡ✢ಽశ⸘ߩ⎇ⓥ⸘↹ߩ⇛ߣ⎇ⓥ⁁ᴫ

�ޕࠆߴㅀߡߟߦ

ᚒޔߪޘ:✢⊒↢ⵝ⟎࠻ࡈ࠼ࡦࠦࠪߣᬌེ 5KNKEQP�&TKHV�&GVGEVQT㧔5&&㧕ߺ⚵ࠍ

วߚߖࠊ⢻േဳⰯశ :✢ಽశ⸘ #EVKXG�:�TC[�5RGEVTQOGVGT㧔#:5㧕ߩ㐿⊒ࠍㅴޕࠆߡ

ᓥ᧪ߩ : ߿Ḯ✢ࠔࡈ࡞ࠕߪߦബḮߩ✢ : ✢Ḯޔߒ߆ߒޕߚࠇࠄ↪߇ᖺᤊតᩏ↪ߩ : ✢⊒

↢ⵝ⟎ޔߪߡߒߣዊဳシ㊂ૐᶖ⾌㔚ജ߇ߣߎࠆߢᦸ߹ޔߚ߹ޕߒᣣᧄߪߢ✢Ḯࠍ

តᩏᯏߦタޔߪߣߎࠆߔ⁁ߪߢ㔍ޕߒᓥޔߡߞዊဳシ㊂ૐᶖ⾌㔚ജߟ߆ᕈ‛⾰

ὶ㔚⚿᥏ߪߦബḮޕࠆࠇࠄ᳞߇⊑㐿ߩ⟎ర⚛ಽᨆⵝߚࠇఝ߽ߦోᕈߥߒ↪ࠍ

㧔.K0D1ޔ�.K6C1�㧕ࠍណ↪ޕߚߒὶ㔚⚿᥏ߪടᾲ಄ළࠅࠃߦ㜞㔚ޔߒ↢⊑߇: ↢⊑ࠍ✢

ࠍὶ㔚⚿᥏ޕࠆ߈ߢ߇ߣߎࠆߖߐ : ✢⊒↢ⵝ⟎ߦᔕ↪ޔߢߣߎࠆߔዊဳシ㊂ૐᶖ⾌㔚ജ

ൻ߇น⢻ߢ㜞㔚Ḯ߿ᕈ‛⾰ߪਇⷐޕࠆߢ�

࿁゠ߩࠄ߆㆙㓒តᩏޔߪߦ㜞⚐ᐲ )G K.�ޔߣ⸘ಽశ✢ࡑࡦࠟߚ↪ࠍ ࠴ࡦࠪࠬࠟ

ࡦࠟߚߖࠊวࠍਛᕈሶᬌེࠆߥࠄ߆࠲࠴ࡦࠪࠢ࠶࠴ࠬࡊߚߒࡊ࠼ࠍࡦࡠࡏߣ࠲

⸘ਛᕈሶಽశ✢ࡑ )COOOC�TC[�CPF�0GWVTQP�5RGEVTQOGVGT
ᖺޕࠆߡㅴࠍ⊑㐿ߩ�05(

ᤊ㕙ޔߪ✢ࡑࡦࠟߩࠄ߆ᄤὼᕈర⚛߇⥄ὼ፣უߩ㓙ߦޔߣߩ߽ࠆߔ㌁ᴡቝቮ✢ߣ

ᖺᤊ㕙ࠆߔ↢⊑ߢਛᕈሶࠍੑޔߩ߽ࠆߔ↢⊑ߡߒㅢޕࠆ߇ࠅጤ⍹ᖺᤊߩਥⷐర⚛ߢ

ߩࠄࠇߎޔߡߞ߇ߚߒޕࠆࠇߐߢᓟ⠪ߪ✢ࡑࡦࠟߩ᧪↱ࡓ࠙ࠪ࡞ࠞޔ㋕߿ࡦࠦࠪࠆ

ర⚛ࠍ㜞♖ᐲߦቯ㊂ߪߦߚࠆߔਛᕈሶߩหᤨᬌ߇ᔅ㗇ޕࠆߢ�

Ზߦ࡞࠻ࡦࡑⷒߚࠇࠊጤ⍹ᖺᤊߩߘޔߪߢ㊄ዻᩭߩ⺞ᩏߪ㕖Ᏹߦ࿎㔍ޔߒ߆ߒޕࠆߢ

㋕㓓⍹ߩᲣᄤ߳ߩ㆙㓒តᩏޔߪߢ߈ߚߞߥߣߒ㊄ዻᩭࠍ⋥ធ᷹ⷰޕࠆ߈ߢ߇ߣߎࠆߔ

⌕ߦ⇇Ⴚߩጤ⍹ߣ㊄ዻᩭޔ߫ࠇߢ㋕㓓⍹Უᄤࠆߡࠇߐሽ߽ߢߦ⊛ㇱಽ߇ጤ⍹ޔߦ․

㒽ߩߘޔߒㄝࠍតᩏޔߢߣߎࠆߔਔᣇߩ‛⾰ൻቇ⊛ᖱႎࠍขᓧޔߚࠆ߈ߢᖺᤊ߇ᩭࡑߣ

�ޕ߁ࠈߛࠆߥߣࠅ߆߇ᚻࠆ⍮ࠍㅴൻผ⾰‛ߩೋᦼࠆߔಽൻߦ࡞࠻ࡦ

3����



イオンビームによる月面反射鏡の精密加工に関する研究 

○相原寛樹 1、青木悠登 1、水野裕一郎 1、瀧野日出雄 1、谷口淳 2、
荒木博志 3、鹿島伸悟 4、宇都宮真 5、野田寛大 3、花田英夫 3

1千葉工業大学、2東京理科大学、3国立天文台 RISE月惑星探査検討室、 
4国立天文台 JASMINE検討室、5宇宙航空研究開発機構 

1. はじめに

国立天文台を中心としてコーナーキューブ

ミラー(Corner Cube Mirror, CCM)を月面に
設置し、月までの距離を正確に測定するとい

う計画が進められている。CCMの反射面に
は 0.1秒角の高い精度が必要である。このよ
うな CCMを実現するために、我々は CCM
の加工プロセスを検討している。加工プロセ

スの最終工程は反射面の精度を決定する重要

なものであり、ここにイオンビーム加工を利

用することを計画している。そこで本報で

は、イオンビームによる CCM反射面の精密
加工に関する研究の進捗状況を報告する。 
2. イオンビームによる反射鏡の精密加工

図 1に、我々が提案している CCMの加工プ
ロセスを示す。同図に示すように、このプロセ

スでは、単結晶 Si ブロックを研削によって
CCM状に除去し、研磨による表面の平面化を
行った後、イオンビーム加工により高精度化を

行う。イオンビーム加工は、スパッタリングに

基づいて除去を行うため、原子レベルの精密加

工が可能である。また、コーナー部の高精度加

工も期待できる。しかし、イオンビームで 3面
体を加工した例は見られない。そこで、まず 3
面体を加工するための基礎データを収集し、こ

れに基づいて、CCMの高精度加工を行う計画
である。 
3. イオンビーム加工装置

 図 2に、イオンビーム加工装置のチャンバ内の装置構成を示す。ここでは 2面体にイオンビー
ムを照射している様子を模式的に示している。このようにして、イオンビームの入射角や照射距

離の違いによる加工量、加工形状の変化などの加工特性を調べる予定である。 
本イオンビーム装置のワーク移動機構は、図 2に示すように 4軸ステージ(X,Z,Y,θ)から構成さ
れている。Xステージ、Zステージはコンピュータ数値制御で駆動可能であり、これにより加工面
に対するイオンビームの滞留時間、滞留移動距離が設定可能である。θステージは手動ステージで
あり、試料へのイオンビーム入射角を任意の角度に変えることができる。Yステージも手動ステ
ージであり、照射距離を変えることができる。これらを用いて、高精度加工に必要な基礎データ

を得ることを計画している。なお現在、θステージ、Yステージを製作中である。 
4. おわりに

 上記のように、現在、ワーク移動機構の製作を行っている。また、イオンビームのイオン電流

の安定性の評価を進めている。このイオン電流の安定性は加工で高精度加工を行うために極めて

重要である。これらが完了した後、3面体加工のための基礎実験を実施する計画である。 

図 2：イオンビーム加工装置(チャンバ内透視図) 
イオンガン 

Xステージ 

Zステージ 
Yステージ 
θステージ 

イオンビーム 

図 1：CCM加工プロセス 
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月面コーナーキューブミラーの製造及び高精度角度測定方法の検討 

○鹿島伸悟、荒木博志、野田寛大、花田英夫、宇都宮真*、安田進*
無印:国立天文台、*:JAXA 

【LLR計画】 

 次期SELENE計画の一環として、月面に口径20cmクラスの新たなコーナーキューブミラー(CCM)を
設置することを考えている。これにより、地球・月間の距離をcmオーダーで精測し、その微妙な変動を高
精度に解析することにより、月の内部構造やその起源を明らかにすることが目的である。 

【光学応答解析】 
 CCMで最も問題となるのが、重力や環境温度の変化に伴う反射面の変形である。様々なケースで変形

に伴う光学応答の劣化を計算し、どの程度の変形までが許容可能かを数値的に明らかにし、それを満

たす素材の選定にまで結びつけた。その結果、現在は単結晶シリコンを第1候補と考えている。 

【製造方法】 

 今回のCCMには、各面の直角度に対して、誤差0.1秒(1/36000度)が要求されるため、その製造は非常

に困難を極める。製造方法としては、1)一体ものとして製造する、2)3面を別々に製造してを高精度に貼

り合わせる、という2手法を並列に検討している。これらもそれぞれに一長一短があるが、今回は2)に関

する技術の報告である。3面貼合せに関しては、オプティカルコンタクトしか方法がないことがほぼ明らか

になったため、その強度、及びそれを更に強固にする方法を考案し、その実験確認に着手した。 

【オプティカルコンタクト実験検討】 

 単結晶シリコンでは、単にオプティカルコンタクトしただけでは強度的に弱いため、高温にさらして強度

を上げる必要があることがわかった。そのため、下記の実験を実施する。 

①単結晶シリコン板を100/400/600/800/1000℃で1時間加熱し、加熱前後で面変形や面荒れがないか

どうかを確認する 

②常温でオプティカルコンタクトしたサンプルをいくつか製造し、これを上記と同じ温度条件で加熱し、加

熱前後の密着強度を破壊試験で確認する 

③ほぼ実際に近い形状のものを製造し、上記と同じ温度条件で加熱する。その前後で2面の直角度の

変化を測定する。測定には干渉計とレーザコリメータを使う予定であるが、精度0.1秒を如何にして測定

するかが重要課題である。 

3����



�
���������	��������

"ĀÝ�¶ �#ßğăy �#ã�s� �#ÓÒÊà �#þìÿ¡ �#}%ÑÌ 	

��ô Æ�#	�ģ�£�

üË�

ÎF¾È=Ğ��ĊåF�Ĕ��Ċå<('7#ï§ ���� á>Ï�;ćå¿á=?968

&J$Ė°8>¾ÈÂ×Û=ēĚÞ¤<E±+ë'HK7'J$ï§ ���� á8>ąÅ=Â

×ÛĨ&J'>Â×Û9TRrVrĩ=ï§î;|úFĘ²Lõ¦<Ċå0J$���� ćå

<(,JÍ�=Đ¬Ć�>#�ê=�ÜFħĦ«<GJ{Ãę³8&J$ï§ ���� á8>#

ąÅ=Â×ÛLxw&J'>�É<ćå0J-98#{Ãę³Lï§î<À4ä0$������

= ���� e[Wio8>#	 Û=¢ĂÈ=ĦĈ*©.'��<#?96=Mo\_crf8 	

Û=¢ĂÈ)Hė�.K3 � �	�	��!�9Ī���
��!�=��L�É<��0J�scrf

���� áLë'3$/)/;*H#Mo\_=crf¯=�Ĥ<GIćåÉĢ>ĤHK7'

3$�ô Æ� ���� ª=�· 	�� =ħâÐěĠ=��#� =crf¯>ö ��� ²#Ī

8>ö ��� ²8&J$ħĦ«ę³L�Öî<�Iĥ+3D<> ��� =�É��*»Ć8&

J3D#ćå>ĦĈ* ��� ²zt=��<ĤHK#ÉĢé> ���8&53$�

¿á�

Òðó8>ąÅ=Â×Û=®É�ÉćåL�ý90J±�q±���ÛWX\fLġí/

7'J$��� =�É��L�ý90J3DMo\_÷¢>±�ç½Ĩ	�����!ĩLÏ0

JpNal]NMo\_9/3$B3Mo\_LMmO�0J-98±�ç½LÁ313$

Mo\_=Ù¼ČĊ<>ħòĉÕYd^PQM �����
�� Lë'3$ČĊ<('7>#

���� ������	��
#��đÆ�;:=�āðóL�û9/#Xn[^jOoFShc\N;:

=Mo\_µè=ÍĜ�Lā53$2=¸#�ÔČĊ#�ĕU`TZOoZrdQOXÇ´

=Øċ#MmO�<C,3Mo\_÷¢=ĝúØċLā'#Mo\_Lč~/3$�

ùÖ�

č~/3Mo\_=ħÜç½<6'7#�¨½ýĨkZronXĩ9#Ä¨uºÇ�)H

� ²B8= 	�	��!#��
��! 8=crfbZroLĊå/3$2=ùÖ#Ù¼ČĊÉ<ĉÕ

<G57¹HK3½ý9¥å�8@A�Ú=�*¹HKJvLñď/3$-=ùÖLE9<#

	
 ´MmO=Ą~Lā'#�Ú<ħÜç½LĊå/3$MmO<6'7E#ĉÕùÖ9¥

å�8@A�Ú=�*¹HKJvLñď/3$ÒĒæ8>#Mo\_=g]l9ħÜç½=

ĊåùÖ<6'7Ď/+øy0J$�

3����



イプシロンロケットを用いた月探査の課題 

○村上英記 1，小林直樹，白石浩章，田中智，早川雅彦，後藤健 2，石原吉明 3，

山田竜平 4，川村太一 5，月内部構造探査 WG

1高知大，2宇宙研，3JSPEC，4国立天文台，5IPGP 

今回，我々はペネトレータ（以下 PNT）１機を月の高地に投下し，隕石衝突による月震を

観測することで月の高地の地殻厚を評価することを目的としたミッションを立案した．その

際に直面した課題の中には今後イプシロンロケットを用いた科学ミッションを立案する上で

共通の課題となるものもあると考えられるので，立案プロセスを含めて紹介する．2007 年

LUNAR-A 計画の中止後，ロシアの月着陸探査機に 4 機の PNT を搭載し内部構造探査をするた

めに月内部構造探査 WG を ISAS 理学委員会に提案・設立した．しかし，2008 年の PNT 貫入

試験で発生した不具合対策に時間を要したため LUNA-GLOB 計画への参加は見合わせた．その

後，PNT 技術の完成を優先させ 2010 年に完成を確認し，LUNA-GLOB以降の計画に再提案する

機会を検討していた．そうした折，2013 年度イプシロン搭載宇宙科学ミッションの公募が

あり，たとえ１機でも PNT の end-to-end の実証試験を行い，その有効性を示すことが次の

国際共同ミッションの萌芽には大変有効であると考え応募にいたった．イプシロン搭載宇宙

科学ミッションは今後 20 年を見据えた宇宙科学のロードマップの柱の一つである公募型小

型計画（100-150 億円規模）に位置付けられる．特に惑星探査に関しては「今後 10 年を小

型ミッションで工学課題の克服・技術獲得をし，10 年以降の大型ミッションによる本格探

査に備える」と位置付けられている．そうした状況の中，小型科学衛星 3 号機への提案母体

（ISAS 理・工学委員会の WG）を持ち，既にミッション部に関しては搭載機レベルにある

PNT 搭載提案は，固体惑星探査の推進に当り WG を超えた戦略的な位置づけを持つものであ

った．実証目的の PNT１機の試験であっても高い理学的な成果が要求され，その目標・成功

基準の設定や現状のロケット性能と予算枠での開発は多くの困難が予測された．およそ半年

の検討の末，将来の発展・応用性が高いと考えた３軸姿勢制御衛星の採用は見送り，成立解

としてスピン衛星，大胆な新規バス（SLIM バス技術）の導入が必要であった．新規技術は

開発要素の増加，開発のコストや時間のかかるリスクが高い．開発の低コスト化は小型ミッ

ション全般の大きな課題である．一方，理学検討においては惑星探査コンソーシアムのミッ

ション検討機能の実証プラットホームとして，今回の提案を題材に検討を進めた．小型ミッ

ションといえど 100 億円規模でありコミュニティの総意を求められる時代，WG 外の研究者

を巻き込み科学目的を先鋭化することは意義深い．今回の提案がその検討機能の練習台とし

て役に立ったことは幸いである．本講演ではこうしたイプシロンロケットによる小型科学衛

星ミッションを立案する過程にて直面した問題点や今後解決すべき課題について紹介する． 
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K-Ar年代測定のための、真空紫外 LIBSを用い

た Arイオン輝線検出実験 

○芝崎和夫 1, 奥村裕 1, 長勇一郎 1, 亀田真吾 1, 三部賢治 2, 三浦弥生 2,  杉田精司 2

1立教大学, 2東京大学 

背景：惑星表面の形成年代を知ることは、惑星科学において重要である。近年ではサンプル

リターンを行わずにその場で年代測定をする方法が模索されている。これまでに地球外で

行われたその場年代測定は、NASA のローバ Curiosity が火星で行った 1 例のみである。

Curiosity は K をα粒子 X 線分光計(APXS)、Ar を四重極質量分析計(QMS)で測定し、K-

Ar年代測定を行った。これらの装置は大型であり、運用には大型のローバが不可欠である。

そこで、本研究では LIBS(Laser Induced Breakdown Spectroscopy:レーザー誘起絶縁破壊

分光装置)を用いたその場 K-Ar 年代測定法を検討している。本手法が実現すれば LIBS の

みで Kと Arを測定することにより装置の小型化が期待できる上、遠隔性があり、迅速な測

定が可能になる。 

目的：これまで LIBSを用いた岩石中の Arの検出例はない。そこで本研究では、LIBSに

よる Ar検出の可能性を検証するための実験を行った。 

Ar 輝線強度計算と実験：本研究では、真空紫外域に存在する Ar 輝線を検出対象とした。

実験開始当初はレーザー生成プラズマの温度を 1 eV程度と想定しており、このとき最も輝

線強度が高くなると予想された中性原子が発する輝線が 104.82 nmと 106.66 nmに存在す

るからである。しかしながら、純粋な Siを試料として予備実験を行ったところ、レーザー

生成プラズマの電子温度、電子密度が当初の予想よりも高いことがわかった。これらの値を

考慮し Sahaの式を用いて輝線強度を再度計算したところ、真空紫外域から赤外域のなかで

83.5 nmにある Ar4+の輝線の強度が最も高いことが示唆された。よって本実験では 83.5 nm

に存在する輝線の検出を目標とした。岩石に対して Ar輝線を検出した前例がないため、本

研究では AIST の玄武岩標準試料 JB-1a と、この標準試料に Ar を加えた試料(Ar 含有量

0.1 cc/g)を使い、2つの試料の発光スペクトルを比較した。レーザーにはNd:YAGレーザー

(波長 1064 nm, パルス幅 5-7 ns, パルスエネルギー50 mJ)を用いた。レーザー照射によっ

て生成されたプラズマは凹面回折格子で分光される。検出器には蛍光面付 MCP を使用し、

蛍光面に映ったスペクトル像を CCDカメラで撮像してスペクトルを得た。試料、凹面回折

格子、蛍光面付MCPを真空チャンバー内にセットし真空度が10ିସ Pa台になった時点で実

験を行った。検出にあたり S/Nを向上させるために 50個のスペクトルを積算した。予備的

な結果では、Ar 輝線を検出するには至ってないが、本発表では Ar 周辺に出現する他の輝

線の評価を含めて Arの検出可能性を議論する。 
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固体天体の内部構造探査に向けた岩石の比誘電率の計測 

○小熊みどり 1、新原隆史 1、宮本英昭 1 

1 東京大学総合研究博物館 

火星の表層はレゴリスによって岩石や地層が覆い隠されているため、レゴリス下の地下構造を

調査するには、地中レーダー等による探査が必要である。これまでに周回機搭載のサウンダー

（MARSIS、SHARAD）を用いることで深部の構造を探査している。今後の火星探査ミッションで

は着陸機搭載型の地中レーダーによる地下浅部探査が計画されている。これらの探査手法は電磁

波の反射を利用しており、地下の物質境界面での電磁波の反射時間から深度情報を得るためには、

媒質となる岩石の比誘電率が必要となる。しかし岩石の比誘電率は空隙率や密度、含水率、組成、

測定周波数等によって大きく変化することが報告されている[e.g., Campbell and Ulrichs, 1969 
1
]。

これらの変化要因を考慮した比誘電率の計測は複数の研究者により行われているが[e.g., Ulaby et 

al., 1990 
2
]、計測条件や比誘電率の値が一定でなく、基準となる値はほとんどない。そのためレ

ーダーにより得られた地下構造に正確な深度を与えることが困難な状況にある。さらに、複素比

誘電率の虚部については定量的な検証が十分に行われていない。本研究では、比誘電率の計測要

件（再現性のある計測法・試料の調整法）を確立した上で、岩石の比誘電率を測定し、データベ

ースの構築を目指す。 

本研究では、少量の試料で計測が可能で低周波数での計測に適した同軸プローブ（Agilent 

85070E 誘電体プローブ・キット）を用いて地下浅部探査に用いられる周波数帯 0.1 - 1 GHz の比

誘電率計測を行う。松本[2014]
 3 は、岩石の不均質性の影響を排除するために粉体にして計測す

ることが有効であるとしたが、定量的な議論は行われていない。そこで、試料の粒径が誘電率測

定に与える影響の定量的に評価を行うことを目標とした。Milli-Q 水（18.2  MΩ･cm）と空気を用

いて同軸プローブのキャリブレーションおよび確度を保証した。以下の試料を計測し、比誘電率

と粒径の関係を評価した。 

・アクリルキューブ：同軸プローブの安定性の確認 

・ガラスビーズ（粒度の異なる 5 種類）：粒径による違いを確認 

同軸プローブ法では同じ試料でもプローブを当てる位置や接触状況で値が変化することがある

が、1 GHz において 8 回以上の計測を行ったところ、アクリルで 1 σ=1.8%、ガラスビーズで 5.7%

以下のばらつきで測定値を得た。このことは同軸プローブを用いた計測で、均質な試料の場合、

複数回計測しても 5%程度のばらつきで比誘電率計測が可能であることを示す。 

粒径分布がほぼ一様なガラスビーズの測定では、粒径が小さい試料ほど比誘電率が大きくなる

という結果が得られた（図 1）。ガラスビーズの組成・空隙率（～40%）はどのガラスビーズ試

料においても一定であるため、今回得られた比誘電率の変化は粒径による影響だと考える。今後

は結晶や岩石において測定を行う。 

参考文献：[1] M.J.Campbell and J.Ulrichs, ”Electrical 

Properties of Rocks and Their Significance for Lunar Ra-

dar Observations”, Journal of Geophysical Research, 

Vol.74, No.25,pp.5867-5881,1969.11. [2] F.T.Ulaby et 

al., ”Microwave Dielectric Properties of Dry Rocks”, IEEE 

transactions on geoscience and remote sensing, 

Vol.28,No.3,pp.325-336,1990.5. [3] 松本岳大,”不均質

性を考慮した岩石の誘電率測定法の開発”,平成 26 年

度修士論文.  

図 1 ガラスビーズの粒径別計測結果 
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