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第 9彗星の木星衝突

木星大気の運動構造と彗星衝突

林　祥介 1

要 旨

　 lbarより深 い 領域で の木星大気の 運動構造はほ

とん ど何 もわか っ て い ない ．彗星衝突に対 して期

待 された こ との
一

つ と して ，木星大気 の 構造 を想

像する上で の基本パ ラ メ タ
ー

， 静的安定度 N2
，

に

関する情報が得 られ る か も知れ ない
，

とい うもの

があっ た．N2 は衝突が生み出す慣性内部重力波の

分散や渦の ス ケール などに よっ て決め られ る 可能

性が あっ たか らである．残念ながら実際 に発生 し

た波紋は今 の とこ ろ こ の ような意味で はあま り大

きな情報を与えるには至 っ て い ない ．擾乱が予期

しない 形で可視化され，そ の力学的同定が難 しい

か らであ る．波紋（衝突痕跡）の 生成 自体が 問題 に

なっ て しま っ たの であるが その計算は こ れ まで の

と こ ろ行なわれ て い ない ．

1． はじめに ：木星大気の静的安定度

　木星大気，特 に対流圏の 循環構造が どの よ うに

な っ て い る の か は
，

い ろ ん な想像はあるけれ ども

（例えば【3］参照）， 実際の とこ ろあまりよくわか っ

て い な い ．我々 が これまで の と こ ろ で知 っ て い る

「答」は，Voyager等の赤外放射観測 に よる lbarよ

り上空の 主 と して成層圏の平均的温度構造 と雲 パ

タ
ー

ン として見える対流圏上層 の 縞々 と渦 々 ［10］

に限 られ て い る．Sh  maker −Levy9彗星（以下略し

て SL9）が木星に衝突する こ と に よ っ て文字通 り何

かほ じくりだ して は くれ まい か とい うの が我々 の

期待で あ っ たわけで ある．

成層流体の運動構造を規定する 量に静的安定度

N2 ・ 1｛（銑 一劉 ω

がある．これは流体粒 子を断熱的に変移させ た時

の 浮力に よる復元力を評価 した もの で，N は浮力

振動数 と呼ばれ る．添字ad は断熱過程 を表 し， 巨

は大気の平均密度 ， z は鉛直座標である．　N2dl な

らば対流不安定 ，
IV2＝ Oならば中立，　 N2 ＞0 な らば

成層安定とい われる．理想気体 なら静的安定度は

温度で あらわして

N ・

　− 9（
dT g

十 一

dz　 Cp） （2）

とな る．T は適当な平均温度，　g は重力加速度 ，　Cp

は質量あた りの 定圧比熱で ある ．静的安定度は以

下 に述べ る ように循環構造（対流運動の 形態）を想

像させ る量で あり，

一
方 ， 波動伝搬 を支配する基

本的な パ ラ メー
タ
ーで もある．したが っ て

， 波動

を観測しモ ードを同定する こ とが で きれば観測的

にその値を決定する こ とがで き， しかるに よっ て

循環構造に対する情報が得 られ る ， とい うわけで

ある．

　静的安定度は
，
対流が よ く起 こ っ て い て 成層が

中立に近 い
， すな わち， 温度勾配 dT 』dz が断熱温
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度勾配 一g！Cp に 近 い 場合に は N2 〜0で ある．一方 ，

等温大気ならば N2＝g21TCp であ り，木星の場合

は
， 赤道表面で 8＝ 23．2mfs2，　cp ＝1．2× 104JlkgK，テ

〜100K で ，　g ！Cp ＝ 2K ！km ，　g2／Tc
ρ

＝ 4 × 104 ／

s2 の 程度で ある。　 Voyager等で観測され て い る対

流圏上部か ら成層圏（温度が最小に なる圧力 100mb

よ り上部）で は M の大き さ は温度勾配 の 寄与を 入

れ て もおおむね数× 10・4s’2程度で ある．対流圏の

深部に向か っ て は平均温度勾配は深さとともに急

速に断熱勾配 81 ｛φに近づ い て い くの で あるが lbar

付近 で観測はうち どめ となっ て い る（図1）．1bar以

下の領域に対する単純な想像は，対流圏では対流

で 良くまざっ て い るだろ うか ら，こ の 傾向を外挿

して温度勾配は〜−g　X（Cp ， 静的安定度は N2 〜O，

とする もの で
， 多くの 木星表層温度構造の絵はそ

の ように描かれ て い る．

　地球大気対流圏では対流圏とい えどもN2 の値

は〜　104s　
−2 の程度である．これは地球大気の循環

構造が降水をともなう対流として維持 され て い る

か らであ り，平均的温度構造がおおむね湿潤断熱

減率で与えらて しまっ て い るか らである．湿潤断

熱減率はおお ざっ ぱには

齔 記

一

讒1肇  

　　　　　　　　　　　　　　　CpR7s2

で ある．ただ しL は質量あた りの 潜熱，qは水蒸気

の質量混合比 で あ る．平均温度構造 df ／dzが湿潤

断熱減率で 与えられ れ ば静的安定度 N2 は

N ・
＝＝ 重

　　　　　TCp

　　　1 ＋ 彑
1 一

≒籌
（4）
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とな る．地球パ ラ メ ー
タ L＝ 2．5　× 106」1kg （水），

q＝ 10’2　一一　10−3，R ＝ 286JIKkg ，　 T 〜300K では
，

こ

の値はおおむね 10
’4s’2 の程度 とな る．木星に も雲

層が存在 して い る の で降 「水」をともな う対流が

起こ っ て お れば対応 して N2 の 値の 大きな層が存在

して い る こ とが想像され る．現在，観測によ っ て

存在が確認されて い る雲層は最上部の NH3 層だけ

であっ て ， NH4SH や H20 の雲層はその下層にある

と想像 されてい るに過ぎない ［151，【17】， Il3］， 171．

こ れらの雲層領域，特に H20 の 雲層 では，地球大

気 と同様，温度構造が湿潤断熱減率に したが っ て

い るとして
， M の値が大 きくなっ て い るもの と想

像 されて い る ［1】．木星 パ ラ メ
ー

タ で は R ＝ 3．8 ×

103JlKkg で
，
　N2 の値は お お むね 10−5 〜104s−2 と

な る．これ まで の観測では H20 の雲層の存在は確

認されて い ない し
，

い わんや ， そこ で の対流が地

球の熱帯域で イメー
ジされる湿潤対流（上昇域で凝

結降水し
， 下降域では乾燥 して い る〉と類似の もの

で あ る保証もない ．木星の 雲層に 関す る理論的予

想 の 骨子は，木星大気が太陽 と同 じ組成で成 り立

っ て おれば しか るべ き温度圧力高度で飽和に達す

る の で雲層が存在 しなければな らず，か つ ，分光

観測によれば上層の硫黄や酸素の量が太陽組成に

比 べ て大幅に少ない の で 下部の 見えない 雲層で 降

水 して い る と想像するの とつ じつ まがあ う，とい

うもの に過 ぎない ．とい うわけで図 1で は ？印が

散 りばめ られ て い る の で ある．何 らか の手段に よ

っ て N2 が 10’4s ’2 程度の大 きな値をもっ ておれぽ

雲層が実際に存在 してか つ 地球大気の ような降水

をともなう対流活動が行 なわれて い る とい う予想

が補強され る こ とに なる．

　木星の対流圏の 構造，ある い は，静的安定度を

想像する上 で の地球で の もう一
つ の経験は海洋で

あ る、海洋 の 静的安定度は N2 〜10−6s−2 程度で あ

る．海洋の静的安定度を先見的に予書する の は難
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図 置．
Voyagar の IRIS セ ン サー

に よ る観測，1000 　 mb よ り下側 で

は 断熱温度 勾配 を仮定 して 引っ ば っ た もの．「？」 印の 付け

られ て い る特徴は憶測（理論的予測）の 域をで ない もので あ

り，観測 に よっ て 確認され て い る もの で は な い ．［3亅か ら引

用．

　 　 iOO　　　150 　　　200 　　　250 　　　300

　　　　 Temperature 　（K ）
木 星 大気の 平均的温度構造．500mb よ り上側 は

しい が ， 海洋表面の観測 された南北温度差 と海洋

の深さをその まま用い ればN2 の概数を得ることは

で きる．しか しなが らこ の作戦 をそ の まま木星に

持っ て い くことは で きない ．木星大気の深 さがわ

か らないか らで ある．木星大気の 深さは
， 仮 にそ

れを太陽か らの放射に よっ て 駆動され て い る層 と

定義して も， その 層が木星の どこまで及 んで い る

の か は全 く明 らか で は な い ．こ の 状況自体は表層

の 熱収支の コ ン トラス トで駆動 され る地球海洋 と

同 じで あ る．海洋の循環 は太陽放射が及ばな い 深

海に まで及ん で い る．木星の 場合は海洋の場合 と

異な り自明な 「底」が わか らない の で 運動の深 さ

限界 は先見的に は 決まらな い ．Voyager に よる観

測は木星の循環特徴の深 さが少な くとも500mb よ

りは深い 層 へ と続 い て い る こ とを示唆して い る

［4】（つ まりそれ より深 い とこ ろ は わ か らな い ）が，こ

の情報は あまり意味を持たない ．太陽か らの放射

は もっ と深部へ 到達 してい ると考えられ るか らで

ある．

木星で考慮 しなければな らな い 特徴に内部熱源
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の存在が ある．木星か ら外向きに射出される平均

赤外放射は約 14Wm2 であ り，この うち太陽から

の部分は約 8．5W／m2 ，
の こ り55W ／m2 を内部か ら

供給 して い る【9】．木星大気の循環構造に は太陽の

水平差分加熱に よる（地球大気 ・海洋の ような）循

環 と内部熱源に よ る循環との 2 つ の循環系の 存在

する こ とが予想 され，仮に区別 しうるとすれば
， 前

者は水平対流なの でそ の領域では成層安定度は高

くなる こ と
，

しか る に後者は通常の鉛直対流で あ

ろ うか ら静的安定度は よ り中立に近付 くこ とが予

想される，こ れ らの 循環系が深 さ方向に独立に存

在 して い て適当 な深 さで接続 され て お れば，静的

安定度の とびとして見 い 出される可能性があ りそ

うである．

　静的安定度 は，木星 の表情 となっ て い る特徴，

大気の 縞々 と渦々 の存在か ら決める ことがで きる

ような気 もするが ，実際に行なわれ て きたこ とは

逆で ある．静的安定度を適当に与えた と こ ろ か ら

ス タートし，等価な水平 2次元流体系を用 い る こ

と に よ り， 形態的に類似 した縞 々 や渦 を構成す る

て例【181，【191， ［21］）．問題なの は， その ような簡

略化 され た系で見い 出され る渦や縞が木星で実際

に見られ る渦や縞に対応 して い る保証は な く，さ

らに厄介 なこ とに，異なる静的安定度 をもっ て し

て もそれな りに類似の 形態を生成で きて しまうこ

とにある．したが っ て
， 類似 した形態を得たか ら

とい っ て木星大気の 構造（安定度）は こ うで ない と

い けな い
，

とい う結論を引き出すわけに はい かな

い ．

　計算パ ワ
ーを駆使して放射と内部熱源によ っ て

駆動 される大気対流運動を正面か ら扱い鉛直温度

構造を陽に決め て しまえ，
とい う作戦 も考えられ

るわけで ある が
， そ の実行に際しては けっ こう厄

介な問題を解決 しなければならない ．乱流散逸構
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造が先見的 に は 決 め られない
， とい うこ とで ある ，

答（対流 と して の循環構造の全容）を知 っ て お れば

それ にあうように 散逸パ ラ メ タ
ー

（渦拡散係数）を

決め ることがで きる．地球大気 ・海洋の 循環問題

で は こ の ように して
， 天気予報が あた り，

CO2 が

倍 にな っ た らどうなるか を予想する ことがで きる

（？）ように な っ て い る．木星の場合は対応する 「答」

が，Voyager等で直接観測される lbar以高の平均

的温度構造 と雲パ ターン として見 える対流圏上層

の渦縞形状以外にない の で，パ ラメ タチ ュ
ー

ン を

実行する こ とが難 しい ．

　とい うわけで
， 前置きが長くなっ たが Shoemaker−

Lc Ψy9 彗星が木星に衝突する こ と に よ り， 大気循

環（特に対流圏）を考察する上での様々 な指標とな

る静的安定度に つ い て何 らか の情報が得 られな い

だろうか，とい うのが期待されたのであっ た，N2

の 平均的な値 ， ある い はその鉛直分布などの 嘖報

が もたらされれば以上 の よ うな諸々 の 想像 に対す

る手がか りあるい は拘束条件を与える こ とが で き，

大きな利益が上が っ た と言 える こ とに な る の で あ

る，答か ら先 に述べ れば
， 今の ところ筆者はあま

り積極的 な言動が で きな い で い る．以下 ， そ の い

い わけを記する こ とに しよう．

2． 彗星衝突から静的安定度が

　　知れるか

　彗星衝突からN2 の値 を初等的に推測する 方法

として は
， 慣性内部重力波 の 分散を計る の と， 渦

モ
ー

ドの ス ケ
ール を利用するの との 2つ の 方法が

考 えられ た．観測で 見 られる渦や縞か らM を推測

する こ とは
， それ らの 特徴 の力学的な モ ー

ドが何

であるかが は っ きりと同定され て い な い と難 しい

わけであるが，原因が明らかで同定が可能な擾乱

が見 い 出 されればN2 の オ
ー

ダ
ー

ぐらい は決め られ

るだろ う，とい うわけで ある．彗星衝突に よ っ て

279

何 らか の 理由 ，
たとえば波に ともなう上昇流域 で

雲が で きるな ど，で 波紋が可視化されれば，それ

を適当なモ
ー

ドと同定する こ とによ りN2 が決定で

きることに なる．

　回転成層流体の波動 の特徴をもっ とも簡略に表

現する線形化されたシ ス テ ム は

∂伽 ）
　　　 一 ノ鳧 X 万v ＝

一▽P 一
ρgk ，

　∂舌

霧・ ▽ ・Pv − ・
，

霧一 礁
一

樗・）

（5）

（6）

（7）

である。上か ら順に ， 運動方程式， 連続の 式， 熱

の式であり，tは時間，　x ，　 yは水平座標，　 z は鉛直

上向 き座標，v ≡ （u，　 v ，　 w ）は速度擾乱 とその 成

分 ， ρ， p は密度お よび圧力擾乱，　k は鉛直上向き

単位ベ ク トル
，

c12≡ （b
，
　／a

，
　）

，
は音速で ある ．ま

た，ノ≡ 2 Ω sin砂
は コ リオ リパ ラ メ ター

，
Ω は木

星 の 自転角速度 ， φは緯度で あり， 回転の 影響は

重力軸（鉛直軸）方向成分のみ を考慮する の が伝統

的 で ある．

　さらに簡単な等温理想気体大気の場合は分散関

係が

v 〔x　ei（
kx＋ ly＋ mz 一

ω t）e
＋ ：12Hp

，

ρ，P 〔x 〜（kx＋ly＋mz 一
ω ε）e

− z 〆2丑P

（8）

（9）

　と して た やす く得られ て

・ ｛一毒ω
4
＋ （i・

2
＋ ・

2
柳

2
＋毒・豸）w2

　　　− N2（k
・
＋ ・

・

）− f・

（m2 ＋
、毒）｝一 ・・

（10）
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ただし， 砺 ≡ RTlg は圧力の ス ケールハ イ ト（等温

理想気体な の で こ こ で は密度の ス ケ ール ハ イ トで

もある ）で あり， cl ＝ YRT を用い て変形 して ある．

こ の 式は ω の 5 次式で ω の 大きさ順に音波（2つ ），

慣性内部重力波（2 つ ）， 渦（ロ ス ビt 波 ， 今の場合

は ω ＝0）と分類される．この うち， N2 の値を推測

するの に適 して い るの は文字通 りN2 の存在を復元

力の拠 り所 とする慣性内部重力波である．cl が

含 まれ る項を無視すれば，慣性内部重力波の 分散

関係は おおむね次の よ うに与えられ る．

ω
2　＝

f2（m2 ・毒）
　　　　　　　　　 1
k2＋ 12＋ m2 ＋

十

k・
＋ 1・ ＋ m

・
＋ ⊥

　　　　　　　　　　4環

　　　　　4理
N2 （k2＋ 12）

（11）

　数字を具体的にあた っ てみ よう．N があまりに

小さ くて N2 《 f2 〜 10−8s−2 で ある と第
一

項が勝

っ て完全 に慣性波とな っ て しまい N2 の情報は得

られ ない ．f2　（ 　N2 な らば第二 項が勝 っ て 評価が

たやす くなる．発生する波の振動数や波数は波源

での それの程度で ある と思えば
， ω 》 fで あろ うし，

0 （k ，δ
〜0 （m ）で あろう．十分にス ケ

ール の大きな

衝突（何ス ケール ハ イ トもあるよ うな大穴があ くよ

うな衝突）が起 こ っ た として，発生 した波動 の 波長

が縦に も横に も十分長く（k2 ，12，m2 ）《 114婿 で

あっ た とすれば，分散関係は非常 に簡単になっ て

ω
2

＝ ノ
2
＋ 4毋N2（k2＋ 12）．（’2）

上下方向には分散しな い 点に注意．波源で与 えら

れたエ ネル ギーはおおむね水平方向の みに伝搬 し

て い くこ と に なる．Hp は 温度を 100K とすれ ば

日本惑星科学会誌 Voi．3　No．4，1994

20  程度である．ω
2

》 β なる波に対 してはそ の

位相速度 は c ＝2Hb 　V となる ．浮力振動数の 上限の

オ ーダーN ・一　10’2 を入れ る と c 〜400mls で ある．

発生する波の主た る エ ネル ギ
ーが対流圏上部か ら

成層圏に存在する場合に はおおむね こ の よ うな位

相速度で伝搬する こ とになる もの と考 えられる．

波の 主た る存在領域が もっ と深 い ところにあれば

N2 の値は もっ と小 さい もの と想像されるか らよ り

遅い 位相速度が観測される こ とになる．

　衝突がそこそこ の ス ケール で
， したがっ て 分散

関係の 鉛直波数依存性をちゃ ん と考えなければい

けない 時は話は 厄介に な る．表面で 観測され る の

は波面の広が り，すなわち，水平位相速度の み で

あろ うか ら， そ の波が どの ような鉛直構造を持 っ

て い るかは観測からは決められない。分散関係 に

あて は め て N2 を求め る に は   が わか っ て い な い

とい けない わけで ある，また，
こ の ような場合に

は波は鉛直方向上下に伝搬 して散 っ て しまうの で

あまり遠方 まで は伝われない ．SL9 の衝突に対 し

て HarTington らは 3次元（木星）大気モ デル を用 い た

シ ミ ュ レーシ ョ ン をおこ ない 慣性内部重力波の伝

搬を可視化したけれ ども【5】， 彼らの計算で は鉛直

方向に 5層しか な く，波動の 上下方向へ の散逸が

人工 的に押 えられて い た もの と想像 される．

　慣性内部重力波の 観測可能性に関して もっ とも

らしい （？）説を提供 した の は
， Ingersollらで あっ た

【6］．H20 の雲層が地球型の降水をともな う湿潤対

流層 に なっ て い て N2 がその層 で 上下 に比べ て大 き

い 値をとり， 慣性内部重力波の ウ ェ
ーブガ イ ドを

形成する とい うの で ある ［1】．エ ネル ギーは ウ ェ
ー

ブガイ ド内を水平に遠方まで伝わ り， 波源から離

れた静かな とこ ろで観測 で きるだろ うとい うわけ

で ある．彼 らの モ デ ル で雲層がウェ
ーブガイ ドに

な る か らくりは
， 雲層 よ り下部で は 中立 ，

N2 ・O，
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で下層に はエ ネ ル ギ
ー
伝搬しない ，一方，雲層の

上部 に は N2 の 小 さい （温度が低 くて飽和水蒸気量

が小 さ く湿潤断熱減率 と乾燥断熱減率が近い ）層が

あっ て 波の 伝搬を妨げる，とい う設定の ため で あ

り，本当にそううまくな っ とる か，とい うとこ ろ

に疑問が残る．しかし，この モ デ ル の うまい 点は，

ウ ェ
ーブガイ ドで ある か ら擾乱の鉛直構造が決ま

っ て しまい，水平位相速度は水平波数のみで決定

される とこ ろにある．観測に よっ て波紋が見 られ

た ら直ちに整合性がチ ェ ッ ク で きる とい うわけで

ある．Ingersollらによれば観測され る波紋の位相

速度の予想は 130mls程度とい うこ とになっ てい る

［6］．

　慣性内部重力波か ら情報を得るこ とは
， 仮に観

測可能であ っ たとして も， そ の位相速度選択則が

あらか じめ存在する か
， 観測 して い る波 の 鉛直構

造がわ か っ て い るか しなければなかなか 難 しい ．そ

れな らば，とい うの で分散しない モ ード， 渦モ ー

ド， を利用 して N2 を推定す る方法が あ る．ロ ス ビ

ーの変形半径と呼ば れ る もの が 測れ れ ば良い ．ロ

ス ビーの変形半径は十分水平に小さい ス ケ
ール の

渦度源（熱また は イ ンパ ル ス）を与 えた時に応答と

して 見える渦の ス ケ ール である．彗星落下 に よ っ

て 生成 され る 初期擾乱の 水平 ス ケ
ー

ル が 小 さけれ

ば，最終的に形成される渦はロ ス ビーの 変形半径

程度 の 水平ス ケール に なるとい うわけで あ る．こ

の ロ ス ビー
変形半径が観測可能な大きさであるな

らば渦が見える
，

とい うこ とに な る．

　渦の存在はポテ ン シ ャ ル渦度保存則に支えられ

て い る，渦モ ー
ド自身の散逸を除けば， 初期に与

えられ たポ テ ンシ ャル渦度は不滅である（これが（10）

にお い て ω ；0 である こ との 意味である）．こ の こ

とは ，
コ リオリカの緯度依存性 の効果（地球流体力

学で い うβ効果または ロ ス ビー
分散），背景流 の シ
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ア ーに よる ふ きちぎりの効果が無視で きれば
， 初

期に与えられた擾乱か らは音波モ ード，慣性内部

重力波モ ー
ドが いずれはすべ て分散消滅 し，初期

に与えたポ テ ン シ ャ ル渦度分だけの渦が必ず現れ

る こ とを意味 して い る（地球流体力学で い う地衡風

調節）．与えられ た初期値（ポテ ン シ ャ ル渦度）に対

する最終状態は静水圧平衡と地衡風平衡とを仮定

すれば唯
一

に決定される．線形シス テム（5）（7）に対

するポ テ ン シ ャ ル 渦度は

謡 ・制 毒弔 ・）
−4・13・

で ある．静水圧 ， 地衡風平衡な らば こ れは p の み

で書け，さらに等温ならば

講 ・券）P
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　 （14）

　　　　　　　・1（∂　　 1

砺
＋

瓦）譫
と な る．先 の表式（8）， （9）と同様の構造 を持 つ 擾乱

に対して は ポ テ ン シ ャル 渦度は

・
2
　＋・12・景（m2 ・毒） （15・

に 比例する こ とが得られ る．ロ ス ビー変形半径は
，

鉛直構造を適当に与えたときに （14）が0となるよう

な水平構造の特徴的水平ス ケール で
， 〈15）か ら直

ちに想像で きる ように
， 鉛直ス ケ

ール を D とすれ

ば水平ス ケ
ール LR は

・灸 ・ 笋轟 （16）

で与えられる．慣性内部重力波の 時 と同様鉛直ス

ケール の知見が必 要になる の であるが，渦の場合

には単純に 初期に与えた渦擾乱の ス ケ ール を持っ

て くれば良い ．D をおおむね彗星の衝突に よ っ て
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生じる初期の激 しい 過程が落ち着い た直後の質量

異常 の 鉛直ス ケ
ー

ル で ある と想像す る と，衝突後

の 質量異常 の 水平 ス ケ
ー

ル が その 鉛直ス ケ
ー

ル に

よっ て定義 され る ロ ス ビー変形半径 よ りも小 さけ

れば ， 最終的に形成される渦の ス ケ
ール は上に与

えられ る ロ ス ビー
変形半径に他な らな い

， とい う

ことに なる．

　具体的に数字を代入 してみ よう．f・一・10『4s−1，　Hp

〜20   で あ る か ら
， 彗星の衝突 に よっ て 生成 され

る擾乱の 鉛直ス ケ
ールが 20km よ り非常に大 きけ

ればロ ス ビー
の変形半径は圧力の ス ケ

ー
ル ハ イ ト

Hp だけで おおむね きまっ て しまい

　　　N （s
− 1
）　ハ厂1∫　LR （km ）

10
− 2

10
− 3

10
− 4

102 　 4 × 103

10　　4 × 102
1　　 4x10

となる．観測され る渦の 直径は LR の 2π 倍程度で

ある こ と に注意された い ．静的安定度が地球海洋

程度で形成される渦の 直径が 2千 km 程度にな る．

成層が地球海洋よ りももっ と中立に近ければ渦の

大きさは観測の 限界を割っ て しまうか，または，

彗星 の衝突に よっ て形成 される初期ポテ ン シ ャ ル

渦度 の ス ケ
ール と同定度以下 になっ て しまい ロ ス

ビー
変形半径の メ ジ ャ

ーとして は使 えな くな る．

　渦 の 強度 を見積もっ てみ よ う．問題 は，彗星 の

衝突とい う激 しい プ ロ セ ス によっ て い かほどの ポ

テ ン シ ヤ ル渦度の供給が得られるか ， とい うこと

であるの だが ， 残念なが らそ の知識を筆者は持 っ

て い な い ．こ こ で は，い わば最大値の見積 りを試

みてみる．ポテ ン シ ャ ル渦度の生成に寄与する も

の には熱と渦度（運動量）の 2つ があ る．初期に この

2 つ の量が どれ くらい あるかを知 っ ておけば
， どの

程度 の 強度の 渦がで きて も不思議は ない か，が想

日本惑星科学会誌Vol．3・No．4，1994

像され る こ とに なる．以下鼕星の 質量 を1晦 0．25・

1012kg（密度 lglcm3，半径 0．5km ），衝突速度を

Vc ＝ 6・　104mls として計算する．

　まず， 彗星の持っ て い る運動エ ネルギーがすべ

て熱と して木星大気表層の狭い 領域に与えられ最

終的に ポ テ ン シ ャ ル 渦度に変換 された もの と しよ

う．彗星の持っ て い る運動 エ ネル ギーは IO21Jで あ

るのでそれが厚さ 10bar，直径 1    の領域（最終

状態の 渦）に ばらまかれた とすれば，その領域 の大

気の 質量は 重力加速度 8
〜20m ／s2 を使 っ て 3・

IO16kg，大気の 比熱は Cp 〜104JIKkgであるか ら結

局 3K の昇温をもた らすこ とになる，大赤斑の内外

の 温度差が 10K 程度で ある こ とを考えれ ば
，

こ の

熱量は強い 強度の 渦度を生成するの に は まずまず

で ある こ とになる．温め る大気の厚 さが 1110程度

であるか ， ある い は ， 生成される渦の大 きさが 1β

程度になるとよ り有意な強度の渦（背景 のシアに勝

っ て残る渦）が形成 され るで あろ う，

　運動量 に関 して も同様に評価 しよ う，ポテ ン シ

ャ ル 渦度 として意味があるの は運動量その もの で

はな くて初期に与えられる相対渦度で ある．仮に

初期に水平ス ケール 100  程度の運動 を大気に対

して与えたとしよう．深 さは先と同じく10barとす

る．こ の領域の大気質量は 5・1014kg で ありそ こ に

彗星の 運動量が すべ て移 された とする とそ の速度

は v ＝30mls，したが っ て領域 の持つ 渦度は 3・IO−4s’1

となる．これはち ょ っ と強度が弱い ．最終状態が

水平ス ケ
ール 1000  の渦であるとすると100倍に

薄まっ て しまうことにな り孤立 した渦として残る

の は難しい ．非線形的なバ ラ ン ス で成 り立つ 適当

な状態（ここでは考察して い ない コ ヒーレン トな構

造）と して コ ンパ ク トな渦で止まらない 限りは背景

風 の かげに隠れ て見えない 、背景風の水平シ ア
ーは

雲層域で は強い ところ で 1（XlmlsllO4km ＝ 10“5s’1程
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度で あ る．こ れ よ り強力な渦で な い と吹 きちぎら

れて しまう．

3． 衝突の実際

　 さて，実際の衝突が どうだ っ た の か を以上 の見

地か ら トレ
ー

ス し
， 検討 して み る．

3．1彗星断片の大きさ， 重 さ

　衝突した彗星の 各断片 の 大きさに つ い ては
， 筆

者はきちん とした情報を入手するにい た っ てい な

い ．ネ ッ トニ ュ
ース に ながれる様々 な情報に よれ

ば，現時点（94110131）で は諸説紛紛の状態で ある よ

うだ．大 きい もの で 直径 1〜3km程度である とい

われて い るが真偽の ほ どは定かでない ．まして彗

星の 密度 となるともっ と定かでない ，O．3 〜lg／cm3

程度で こ れ も諸説入 り乱れ て い るようで あ る．仮

に密度 191cm3
， 直径 1  な らば衝突に 上 で 見積も

っ たよ うに解放され るべ き運動 エ ネル ギ ーは数

1021J程度で あっ た こ と に な る ．

3．2彗星の到達深度

　彗星が木星大気の どこまで もぐり込ん だの かも

諸説紛紛で ある．NH4SH 雲層や H20 雲層 をつ らぬ

い た の だとすると巻 き上げられ たで あろ う硫黄や

水があまた観測され て しか る べ きな の で ある ．実

際 ， あまた の 硫黄は観測にかか っ て い るが ，水に

関 して は問題があ りそ うで ある．衝突当初 1週 間

こ ろ の クイ ッ ク ビ ュ
ー

で は H20 は発見 され て い な

か っ た．現時点で は一応 H20 は確認 されて い る こ

とにな っ て い る．しか し，筆者の知るか ぎりでは

その 確か らしさには議論がある らし く， 多分そう

だろ う，とい う程度の もの で しかない ようである，

水の惑星，地球の観測者がその外界の水の 量を計

る の はい か に も困難で ある．H20 が観測 され て い

ない とい うこ とを
， 観測 され に くい とい うこ とで

はな く， 事実 として とらえる と ， 彗星 自身がそ も
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そ も 「彗星」で は な くて 「隕石」で あ り， かつ
， そ

れは ， H20 雲層 まで到達 しなか っ たか ， または ，

そもそもH20 雲層が存在 しない とい うこ とに なっ

て しまう．

　諸説紛紛の原因の もう
一

つ は
， 彗星が木星大気

の どこ まで もぐり込んだの か とい う理論計算 も多

様に わか れ て い る とこ ろ に ある ．種 々 の モ デ ル に

よ っ て仮定した彗星破片の サ イズが異 っ て い るた

め に単純な比較をお こな うことは危険で はある ，

が，それで もなお大 きなばらつ きがある．Sekanina

は突入する彗星核は さっ さとば らけて大気上層た

かだか lbarまででほぼ消滅 して しまうと予言 した

［12］．Zahnleと MacL 。w ［22］で は
， 直径 1  ， 密度

lgXcm3の核はもう少し深 くまで侵入するが H20 雲

層 ぐらい の とこ ろ 8bar付近で止 まっ て し ま うと予

言 した．も う少し軽 い か または小 さい 破片で は

H20 雲層に届か ない ．　Yabe らの 計算【20］は ， 状態

方程式依存性 ， 流体力学的不安定 の 存在 を強調 し

つ つ も，おおむね Zahnleと MacLow の 結果と同じ

程度 の 到達深度を得て い る ．こ れ らに対 して

B。slough らは，彗星破片の サ イズが直径 1〜3 

の もの は H20 雲層 を貫 き，は る か深 部，数十〜数

百 barに まで 至る もの として い る ［2】，　Takata らの

SPH法 を用 い た計算も， 直径が 2  と大きい の で

はあるが
， 数百   付近に ま で達する こ とになっ て

い る［14］．

　彗星が どの 深 さまで到達 したか，とい うこ とに

対 して
， 極端な場合を考えて初等的評価 を行なっ

ておこ う．議論は万代 ら［8］に従 う，極端な場合（A）

として，変形 しな い 球状の 「彗星」 を大気上端か

らなげ込むとどこ まで もぐり込むか
，

とい うの を

考えて みる．彗星 に対する運動方程式は
，

よ く用

い られ る抵抗系数の式で 単純に系数を 1 として，
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MZ ／t − ITr2PJV2，
（17）

ただし， v は彗星の 速度 ，
　 M は彗星の 質量で 4 ／

3π r3 ρc ，　 r は彗星の半径，ρ c は蓼星 の密度で定

数 ， ρJは木星大気の密度で高 さの関数で与えられ

る もの とする。彗星が垂直に入射する とすれ ば

d　　　　d
誘

＝ り

薦
・ （18）

で ある．ただ し，
L は彗星物質の蒸発の潜熱であ

る．上 の 熱収支にお い ては1跛 上昇に ともなう放

射（σ T4 ）に よる エ ネル ギー散逸はあん まりきかな

い の で無視してある．蒸発が起こ っ て い るあい だ

は相平衡温度で 固定 され る の で あまり温度は上が

れない ．さて，（A）の場合と同じように して t を z に

変換すれ ばこの 式も直ちに積分で きて

　　　　　　　　U2
「 ＝ 「・・

−

89  P・
（23）

木星大気の密度は静水圧平衡

　　　　　　1∂P
ρJ ＝ 一

互磊 （19）

半径が r ＝ O とな る圧力をPO とすればこ れは

PO　 ニ

8gLρ，
r

。。

v20Q
（24）

を使 っ て圧力 pに書 き換える と結局 z で積分できて

v − − C謝 ・…

ただ し，　廴 は大気上端 で 与 えた彗星の 速度 ，

60kmls である．ρ cgr が どこ まで到達するか に対

する圧力ス ケ
ール を与えて くれるわけで ある ．仮

にPc・’ lglcm3，　r　＝ 　O．5km とする と

ρegr 　・＝ 　115bar （21）

直径 2km な ら230bar である．　 Boslough ら【2］や

Takata ら［14］の計算結果は変形 しない 球を単純に

なげ下ろすこ の よ うな評価に 近 い 値を与えて い る，

　極端な場合（B）として ， 運動量を落す前にすみや

かに蒸発する球形の 「彗星」 を考えよう．速度 v

は一定で V 。。の ままで ある とし ， 蒸発する彗星の

形状は球形を保つ もの とする．今度は熱収支を考

える の で ある，熱の式は簡略に は

・響 一 1吻 ・

（22）

である． 死 ・60k幡 ，
　 Pc＝ 19tcm3

，
　 r

．
　・ O．Skm ，

潜熱はシ リケ
ー

トの もの L ＝ 3．6 × 106JIKgを使え

ばPO の 値は

Po　＝＝　0．9bar
（25）

とな り，
lbarい くかい かな い か の ところで蒸発 し

て しまうこ とに なる．蒸発 して も飛び っ 散っ て運

動エ ネル ギーを散逸 してて くれ ない と 「彗星」は

止 ま ら な い ． シ リ ケ
ー トの 蒸 気 圧 を

pe＝ exp （18．742 −61525 ／D とい う関数をフ ィ ッ ト

して 見積 もる と
， 5000K で 624bar，

6000K で

4855bar
，
7000K で 21000barである．これに対 して

動圧 11 　2ρ　JV2 は
，
　 v ＝ 60km ！s ，

　 lbar付近の 密度

ρFO ．lkg／m3 を用い て も 1800barで ある ．温度が

上が りさえすれば破壊的に蒸発すると想像 される．

　実際に は両極端（A ）と（B）とを考える の で はな く

（17）と（22）とを連立して ひ  とr（z）を求めれば良い

わけである．そ の 結果は圧倒的に蒸発が早 く， 直

径 1  ， ρ
・ 19icm3程度の物体では数barの 深 さま

では弼達 し得ない 【8］．非常に浅 い とこ ろ
，
H20 雲
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層 には到達 しな い と こ ろ で彗星断片 は消滅す る こ

と に なる．こ の こ とは
，
H20 が観測 に かか りに く

か っ た とい う事実 と整合的である（あるい は H20 雲

層な ど存在 しない とい う大胆な主張を行な う必要

が で て くる ）．
一

方 ， 硫黄は た くさん 観測 され て い

るの で，それが彗星物質で ない とすれば，NH4 　SH

雲層が存在する とされ る 2bar程度 まで は ほ りお こ

して くれ て い な い と困る．万代 らの計算結果で は

彗星核が 2barまで進む の はたやすくな さそ うで あ

る［8］．速やかに蒸発して しまう．Za  leとMacLow

で は上の 議論 と同様の計算を行な っ て
， 数 bal以上

の 深 さ まで 彗星が到達 しうる と評価 した の で ある

【22】が ，
そ の 違い をもたらした原因は彗星 の 形状

に ある ら しい ．彗星 が 球を保 っ て落下 する の で は

なく円筒状に細 くな ると こ ろ が異る ．円筒の 半径

r の変化は動圧（1＝2ρJV2）で 押えられ．た分だけ縮む

とい う形で考慮 され て い る．逆 に ， 蒸気圧の働 き

に よっ て どう変形するか とい う考慮は されてい な

い ．流体運動を陽に扱 っ たその他の計算におい て

も激 しい 蒸発が発生 する か も知れ ない こ とは あま

り考慮され て い ない ようで ある．む しろ流体力学

的な流れ の不安定による剥離分解の発生を強調 し

て い る．む し ろ流体力学的 な流 れ の 不安定に よる

剥離分解の 発生 を強調 して い る．い ずれ にせ よ，

ほぼすべ て の計算結果が zahnle とMac　Low よ り

さらに深い 到達深度を予言 して い る．

3．3．　 「爆発」の広がり

　急速なエ ネ ル ギ
ー放出 に よ っ て大気は爆発的に

膨張する．そ の 水平的な広が りが い か ほ どで ある

かを知 っ て お くことが よ り遅い 時間ス ケ
ー

ルをも

つ 運動を考察する上で必要で ある，波源の ス ケ
ー

ル を特定で きれば発生する波の波長を与 える こ と

に なる．また，N2 と渦の大 きさ に関する単純な議

論を行な うため に は源は十分に小さ くなければな

らな い ．
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　ハ ッ ブル 宇 宙望遠鏡が とらえた，もは や お な じ

み の 映像，G 核衝突で発生 した プリュ
ーム 図 2 と，

G 核衝突痕図 3 を検討 して みよう．プリュ
ーム は

高さ2    程度 まで吹上が っ た とい われ て い る．

一
方，衝突痕は

， 外側の ぼや けたリ ン グ の直径が

2    程度 ， 内側の シ ャ
ープなリ ン グの 直径が

1    黻 ，さらに 中心付近に轍 見て黒V・

とこ ろ（メ タ ン バ ン ドで白い とこ ろ）があっ てそこ

から入射方向に逆 に吹き出 して い る様子が見て と

れる．こ の 中心の 部分が彗星 G 核が衝突 しエ ネル

ギーを木星大気に引 き渡 した場所，波源，と思 わ れ

図 2．G 核衝突で 発生 したプリュ
ーム．時刻とともに見て い

る波長 も変化 して い る こ とに 注意．HST （ハ ッ ブル 字宙望遠

鏡，NASA ）による．

図3，G 核衝突痕，核 は図面 右側 下 方か ら入 射 した もの と考

え られる．二 重 リン グの外側 にあ る染状 の 点は D 核の衝突痕．

HST （ハ ッ ブル 宇宙望 遠鏡，　NASA ）に よ る，
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る．その 大きさは 1000km 程度はあろ うか．かな

り大 きい ．

　プ リュ
ーム として 吹きあげられ た物質が弾道運

動してい るもの で あるとするならば
， 高さ2000 

に到達するためにはその 初速の鉛直成分は 10  mls

程度 でなければな らず，したが っ て ， 射出から着

地まで は約 20分程度であっ たことになる．この 時

間ス ケ
ール は図 2左側に記された時計 とおおむね

つ じつ まが あっ て い る．ただし図 2 の 時刻の こ と

な る 5枚 の写真は フ ィ ル タ
ー
波長もこ となる こ と

に注意．図 3 に見 られる衝突痕の外側の ぼや けた

リ ン グがこ の 吹 きあげられた物質が再び落ちて き

て 「積もっ た」もの である とするならば
，

こ の 20

分の 間に水平に 10000  ほ ど飛ぶ なけれ；iな らな

い ．そ の ため に は速度の水平成分もやは り10krnfs

の 程度である こ とにな り， 都合， 初速度の 大きさ

は 15  1s程度で あっ た こ とに なる．ちなみに音速

は
， γ＝ 1．4，温度 100K として 770mlsである．

　例によっ て簡単なモ デル で もっ て爆発の広が り

を評価 して み よう．爆発にともな い 衝撃波と物質

が一緒になっ て動 い て い る状況は シ ェ ル モ デ ル と

い うモ デ ル で簡略に表現す る こ とがで きる 【23】

【22J．一
様気体（密度ρ0 ）中の爆発（エ ネル ギーD

を考えよ う．爆発に よる衝撃波が半径 a の領域 を

走破し
， もともとそめ領域内にあ っ た空気が衝撃

波後面の δa の 球殻領域に押 しつ けられて一緒に な

っ て動い て い る としよ う．質量保存則に よ り

・… δ・ ρ1 − 1… ρ・ （26）

ただ し，ρ1 は球殻領域内部 の 密度である．衝撃波

面の 前後で ラ ン キ ン ・ユ ゴ ニ オ の 関係式を用 い る

とρ0 ノρ1 ＝（γ
一1）1（γ＋ 3）で あるからδa ／a ＝（γ

一1）13（γ＋ 3）．こ の程度の δa ／a を 「球劍 であ

日本惑星科学会誌Vol．3　No．4，1994

るとみなすわけで ある．

　こ の 球殻領域の膨張に 関する時間発展方程式は

運動方程式

d

斎
晦 1 ＝ 4π a2P

・
（27）

であた えられる．た だし ，
M

，

≡ 　4πa2　5aρi は球殻

の質量，Ul は球殻内の流体の半径方向外向 きの速

度（球殻内で
一

様 とみなす），Pcは球殻後面 ， 球の

中心側内部の圧力で ある．球の外側，外界の 圧力

po の存在は Pcに比べ て圧倒的に小 さい として無視

して い る．衝撃波面 の速度をV とすれば，dldt＝

Vd！da．また，ラ ン キ ン ・ユ ゴ ニ オの 関係式か ら

　　　　　 2
U1 　 ＝

　　　　 7 十 1

　　　　　 2
Pl　 ＝

　　　　 7 十 1ρ
oV2 ．

球核内の圧力 を Pc ＝ αPl とおい て定数 α を相似

則に よっ てあとで決める こ と にすると
， （27）はた

やす く積分で きて

V ＝ 0 α

｝3（1一α ）

C は積分定数，とな る ．

（28）

　C とα を決め るに は エ ネル ギー保存 を考察すれ

ば良い ．爆発の エ ネル ギ
ー

は主と して球中心領域

の 内部エ ネル ギーと球殻の運動エ ネル ギ
ー

に なっ

た もとの して

E −

，
≒11

伽 崢 （29・

先 の 表現を使っ て書 き換え る と

E 一 静弔 雲1
＋

（，睾、）
2］a3

−6（1− a ・・
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エ ネル ギーは保存 しな くて は ならな い の で α ＝1／2

で なけれ ば な らず ， 逆解 きすれ ば積分定数 C が E

で与えられる ことに なる．結局

・ 一 （
3　（7 − 1）（7 十 1）

2

47r　　 37 − 1 ）
瑠

 
瑠

謹

　 　　 　　 　　　 　　 　　 　　 　　　 　　 （30）

これが衝撃波の伝わる速度である。周囲の大気の

密度ρ oが小さくなれば v はい くらで も大きくなれ

る．したが っ て，上方に 向か っ て は どん どん加速

されることになる．

　爆発が広がる範囲を， 衝撃波面の速度が音速程

度に な っ た と こ ろ で ある としてそ の 大 きさを見積

もる と

た慣性内部重力波で ある に違 い な い ，と考える向

きが 多い よ うだが ， 何故可視（緑）で 見て 黒 く，近

赤外（メ タ ン吸収線）で見て 白く見えるのだろう？

　図 3の ように痕跡が可視（緑）で見て黒 く，近赤

外（メ タ ン 吸収線）で 見 て 白く見 えるの は，衝突で 蒸

発 した彗星物質の 再凝縮で 大量 の エ ア ロ ゾル が放

出 されたか らだと考えらる．メ タ ン バ ン ドで 見え

る ため に は高さが 1〜10mb 程度の とこ ろ で なけ

ればならず ， 可視で太陽光を吸 収 ， 近赤外で太陽

光を反射するために は
，

エ ア ロ ゾル の大 きさはO．1

〜 1μ程度でなければならない ［11】．蒸発再凝結は

万代ら【8］によればほ とん ど直ちに起 こり，彗星物

質が実際に到達で きる領域 で はその まま，黒い 影，

白い 影が形成され る こ とに な る．

a − （
3　（ty− 1）（7 十 1）

2

4π　　（3cr− 1）7 ）
瑠

 
 

・

　　　　　　　　　　　　　　　　　　　 （31）

よっ て
， 例えば， γ

＝1．4， E ＝IO2tJとし，広が る

範囲を Po ＝ 1bar付近で見積 もるとa ＝ 200　km

となる．図 3 の 中心付近 の 痕跡 よ りはか な り小 さ

い ．この 簡単な評価が正 しい とすれば
， 痕跡 とし

て 見えて い る もの は，もっ と上空 の 圧力の低 い と

こ ろ で の広が りで ある こ とに な る．Zahnle とMac

Low で は密度が成層 して い る状況で の類似の計算

を行なっ てい る［22］が ， 密度 lg／cm3 ， 半径α5  

の彗星 に対 して，爆発火球の直径が上空 0．1mb 付

近で直径 800km 程度に なることをしめしてい る．

3．4．黒い 影，白い 影

　図 3の 中心付近 の痕跡力満 突噴出 の直接的な痕

跡，
一
方直径 2    程度の外側の リング状の痕

跡が 自由落下 して きた 2次的な痕跡，とする な ら

ば
， 残され た内側の リ ン グ状の痕跡は何なの で あ

ろ うか，とい うの が 問題にな る．これぞ探 し求め

　問題な の は シ ャ
ープ な黒 い 影 ， 白い 影と し て観

測された内側 の リ ン グで ある．影を構成する物質

が彗星物質の再凝縮 した もの で あるとするな らば，

彗星物質をこの シ ャ
ー

プな影の ところ まで持っ て

こなくてはならない．が，先に考察したように，強

い 衝撃波で もっ て数千 km や っ て くる の に はち ょ っ

と無理がありそうで ある．一方，期待された慣性

内部重力波で ある な らば彗星再凝結物質に 「波 の

り」して い ただかなければな らな い ．

　伝聞によると，Ingersollや Kanamori た ちは こ

の リン グ は慣性内部重力波で あっ て，（以前の H20

対流層 ウ ェ
ーブガイド説をその まま保 っ て い るか

否かはわか らない が）位相速度 もぴ っ た りだ
，

と主

張して い るらしい
2．もしそれが正 しい とする と図

3 が撮影された の は衝突後の 2 〜3時間ぐらい た っ

てから，とい うこ とになる．たとえば
， 安直に位

相速度を 400m ！s とすれ ば数千km の サ イズ に な

るため には 3 時間程かかるか らである．残念なが

ら， 筆者は図 3 の撮影された時刻 を知らな い ．ち

2 そ の 後の HST の 詳細 な解析 に よれ ば外側 の リ ン グが 650
mXs ，内側 の リン グが 350　mls で 広 が っ て い る との こ と．い

か に も前者は音速的で あり，後者 は 内部重 力 波的 速度 で あ

る．が どうぴ っ た りなの か は 筆者 に は良くわ か らない ．
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な み に 想 像 され る G 核 の 衝 突時刻 7 月 18 日

07：33：32である．また ，
こ れ まであげて きた 「サ

イズ」 も図に定規 をあて て計 っ た程度の 大雑把な

距離で あるの で もう少 し正確に計る と内側の シ ャ

ー
プな リン グは多少小 さい の か も知 れ．な い ．い ず

れにせ よ，この問題 に関 して困っ たこ とに筆者は

情報不足で ある．

3．5． 衝突痕の時間発展

　以上 HST に よる公開された G 核の衝突痕を観察

して 得 られた こ とが らを
， 不確定性は度外視 して

無理矢理 まとめ てみると次の ようになる．

・彗星はたかだか bar の オーダーまで しか もぐ

り込んで い ない ．たぶん，H20 雲層 に は到達

　して い な い だ ろ う．

・衝突で で きた 「初期値」の ス ケール は対流圏

1b副 寸近では半径 200 〜1000  程度であろ

う．

・慣性内部重力波 らしい 輪があるがそれがほん

とに慣性内部重力波なの かどうかは今 の とこ

ろ疑問である，

衝突痕跡の中心に残された部分は まず まちが い な

く渦に発展 して い る と想像 される．最初の 方で述

べ た作戦が成功するためには地衡流調節が終る時

間，1 日〜2 日待たなくてはな らない ．実際に待 っ

て み た映像が
， 残念ながらG 核で はな くて A 核な

の であるが
， 図 4 で ある．

　図に示 され た約 1週間の 間； 衝突痕の 中心（白く

輝 い て い る染み）は
， 時間とともに東西に引 き延

ば され つ つ あるが ， 長持ちする構造として維持 さ

れて い る ようである．東西に引 き延ば されて い る

原因の一
つ は もともとある

一
般風のシア

ー
である．

水平に 10’5 の シ ア
ー

が あれば，差渡 し 1000   の

日本惑星科学会誌Vol．3・No．4，1994

図 4．A 核 衝 突痕の 時 間発 展．　 HST （ハ ッ ブル 宇宙望遠 鏡，
NASA ）に よる．

渦の両端では 10mls の流れの差が存在する．した

が っ て ，渦が なが れ に対 して 受動的であれ ば 1 日

で 約 1000km の ずれが発生する こ と に なる．同様

に無視で きない の は
一

般風の 鉛直シ ア ーの存在で

あ る．雲層で 知られ て い る温度の水平勾配と温度

風 で見積 もっ て 5Kll び   × 23 【郎s21 （IO4　／s
・

100K ）＝ 10’3s’1 程度で ある．鉛直の差渡 しを20

  （1 ス ケ
ール ハ イ ト）と仮にすれ 1ま

， 上端下端で

の 速度差は 20m ／s，なが れに対 して受動的な らば 1

日で 2    ずれ て しまう．

一
鰔 鬮 にあると見 られる直径 1    程度

の薄 い 痕跡は時間とともに 「タ コ 足」の ごとく変

形 して い っ て お り， 成層圏の流れ に流されつ つ あ

る もの と想像され る．5 日で 10000km 程度を動い

た もの とする と 「タコ 足」を構成する成層圏の渦

擾乱の 風速は 20mls程度とい うこ とになる．

　とい うわけで
， どうやら渦が生成されたよ うで

はある．黒 い 影 ・白い 影と して可視化された部分

が 渦の ス ケール に対応 して い るの か どうかは実際

の とこ ろわか らな い ．生成された エ ア ロ ゾ ル が渦
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全体を きちん と覆う保証はな い か らである．例に

よっ て無理矢理そ の ス ケ
ー

ル を決め，渦の大 きさ

を 1000km 程度だとし，かつ
， 彗星に よる初期値

として の影響が十分コ ンパ ク トであっ た として，こ

れを ロ ス ビー
の 変形半径（の 2π 倍）に対応 した もの

で ある とみ なすこ と に しよう（さすが に こ こまで コ

ンパ ク トで はない ような気がする）．彗星の侵入深

度が さほど深 くない けれどもbarの程度はあっ た

として鉛直ス ケ
ール が ス ケ

ール ハ イト程度（100K

に対 して 20km 程度）で表現で きる もの とすれば，

静的安定度は IOqs’1 × 1000krn　／2π20km 〜10−3s’1

とあ い な る．地球の海洋程度 とい うこ とに なろ う

か．

5． 終リに

　どうや ら今の とこ ろ結局おな じ トラ ッ プに はま

っ て い るよ うである．つ ま り， 観測で見られる渦

や縞からM を推測する こ とは， それらの特徴の力

学的なモ
ー

ドが何であるかが は っ きりと同定され

て い ない とい けな い ．彗星衝突に起因する流れ の

状態は原因が比較的明らかな の で同定が可能か も

知れない
，

と期待 して い たわけで あるが
， 本当の

と こ ろわか っ て い た の は彗星が落ちる，とい うこ

とだけで あり， その 結果が どの ような波紋をなげ

るか，特に，遅い タイム ス ケール の波動 ， 内部重

力波や ロ ス ビー波 ，
が どQ ように発生する かは全

くとい っ て い い ほ ど計算されて い なか っ た の で あ

る．少な くとも衝突前に行なわれ発表され て い た

計算は ， 伝統的な フ レ
ーム ワ

ー
ク ，

つ まり， 初期

値自体が遅 い タイム ス ケ
ール の もの（つ まり音波 と

それ以外は分離されたシス テ ム ）として与えられ，

そ の 後 どうなるか を計算したに過 ぎない ．遅い タ

イム ス ケール の初期値をどう選べ ば良い かは未知

で あ っ たわけで ある．本当に力で 解決 し よ う，つ

まり数値計算で おっ か けようと思えば
， 音波を含

む まっ とうな非線形シ ス テ ム で，衝撃波が散逸し
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て慣性内部重力波に な っ て い く様 を計算 しな くて

は い けない ．大気循環 を扱 う流体力学屋 さん は音

波が ア ク テ ィ ブ に入 っ て くる世界なんぞ考えたこ

とがな い ので全 く非力で あっ た．

　彗星 の 衝突は大気上層に かな りの量 の エ ア ロ ゾ

ル を供給し，当初 の 大方の 予期に反 して 地球か ら

観測しうる濃度と広が りをもつ 明瞭な薄煙（haze）

領域を形成 した，遅い 運動の初期値としてわ りと

明らかな の は こ の エ ア ロ ゾ ル 分布で ある．こ の煙

が どの ように拡散してい くの か を追跡 して い けば
，

こ れ まで NH3 雲を追跡する こ とに よっ て しか測定

できなか っ た風速が，雲層より上の成層圏で観測

で きる こ ととなる．難をい えば，かな り黒 い の で

太陽光を吸収しそれ 自体が熱源 となっ て 大気の運

動を励起 させ て しまい そ うなの で，完全 に受動的

な トレー
サ

ーとは ならない だ ろ うとい うこ とで あ

る，地球か らの 詳細観測はハ ッ ブル 宇宙望遠鏡が

ほとん ど唯一の観測手段で あ り， 情報の 下流に い

る我々 として はな ん ともふ が い な い の で あるが ．

Gahleo衛星が木星に突入する予定は来年（1995年）

12月7 日．うまくい けば諸々 の 「答」がわ か っ て

しまうわ けで ある．それ まで あと 1年．どれ くら

い その答えに迫れ るであろうか？
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