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木星型惑星大気の地上観測
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， 長谷川 均 2

1．初め に

　本稿で は ， 木星型惑星大気の観測に つ い て ， 地

上観測 を中心 に して 概要を紹 介す る，ち ょ うど今

は Galileo探査機が木星系の観測を続けて い る し ，

土星 へ はCassini探査機が飛ん で い ると こ ろ で ある．

こ の ような状況で我 々 がなぜ 地上観測に注 目する

の か とい うと，こ こ 十年 ほ どの 間 の 様 々 な観測装

置 の 性能向上 が実に め ざましい か らで ある ．ハ ッ

ブ ル 宇宙望遠鏡 （HST ）や 「すば る」な どの 大望

遠鏡 の 完成 ， 新 しい 赤外検 出器の登場に よ っ て ，

今で は
一

昔前の 探 査機 に匹敵す る デ
ー

タを地上観

測で 定常的に得 られる よ うに なっ て きた （ハ ッ ブ

」
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図t．木星大気の 鉛直温度構造．縦軸 は，気圧 の 対数で表 し

た 鉛直 座標 で，上部 対流圏 か ら下 部成層圏 の範 囲 を示 す．参

考の た め，予想 さ れ る3層の 雲構 造 ［3］ を模式的に 表示 して

ある．

ル は地上 で はない け ど）．惑星大気の 場合，数年程

度の時間 ス ケ ール の 変動があ る ため ，

一
度高分解

能 で 観測す れ ば そ れ で 終わ り，と い うわ け に は い

か ない の で ，継続的に質の 高 い 観測が で きる とい

うこ とは大変重 要なの である．

　さ て こ こ で は 木星型惑星
一

般 を対象 として ， 可

視光，赤外，電波と波長縦断的に こ れ まで の 観測

成果を レ ビ ュ
ーす る，議論 した い 内容 は実 に多 い

の だが ， すべ て に言及する余裕はない の で ，内容

を あ る 程度絞ら せ て も ら っ た ．我 々 の 意図 と し て

は ，
こ れか らフ ァ

ー
ス トラ イ トを迎え る 「す ば る」，

計画中の 「LMSA 」 とい っ た新 しい 観測装置に 対

す る期待を込めた もの にな っ て い る．また内容 の
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図2．木星雲 頂 レ ベ ル の 帯 状流分布，風 速 はシス テム3を基準

に，東向き の風 を正 と して い る．緯度 は，左側 が中心緯度で

右 が地理 緯度 で ある．Limaye ［6］の デー
タ よ り作成．
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ほ とん どは木星に 関する話に な っ て し ま っ て い る

の だが ，
こ れは観測 の 量 ・質か らい っ て や む を得

ない こ とで あ り， 御容赦願 い たい ．

　本題 に 入る前に 予備知識 として ，木星大気の鉛

直構 造 に つ い て 説 明 し て お く．図 1は ， 木 星 の

10barか らO．lmbarの 間の温度構造である．対流圏界

面 は 150mbar 付近 （温度 は 120K ）で あり， 下層が

対流圏 ，
上 層 が 成層圏で あ る．従 来 lbarよ り下層

で は温度の 観測 がな く断 熱減率が 仮 定され て い た

が ， こ の 分布は 1995年の Galileo　Probeの デ
ータ で も

確認さ れ た ［1］．理 論 的研究 ［2，3］か らは水 ，

NH 、SH，ア ン モ ニ ア の 3層の 雲層構造が予測 され て

い る が，（波長 にもよるが）最上層の ア ン モ ニ ア 雲

で も光学的に は それな りに 厚 く下 層の 雲層構造 ，

特 に水 の 雲の 存在は確認さ れ て い るわけで はない ．

2 ， 可視光の観測

　可視光の 観測は歴史的に は最 も長 く行われ て い

て ， デ ータ 量 も当然 多い ．こ の 波 長 で 見 え る の は

対流圏 の ア ン モ ニ ア 雲 で あ り， そ の ア ル ベ ドの パ

ターン を見て い る こ とになる．こ の こ とから可視

光観測 の 主要な目的は ， 雲 自身の 性質 を調べ る こ

と，お よび そ の 雲 を ト レーサ ーと して 大気 の 運動

を調べ るこ と，の 二 つ になる．観測 自身は，近代

的な観測装置がない 200 −300年前か ら ， 眼視観測 と

して 継続的 に 続 け られ て きた．こ れ らの 結果は木

星 の 雲 の 形態学 と し て ，Peek ［4］お よ びRogers

［5］ によ っ て集大成され て い る．こ れ らに 記載さ

れて い る現象の 多くは ， 実の とこ ろ大気科学的 に

は ほ とん ど説明され て い な い （で きな い ） の が 実

状 で ある．

　木星型惑星 で は ， 雲層 レ ベ ル の 風 は全く東西風

速が卓越 してお り，こ れ を帯状流 （zona 田 ow ）と

呼ん で い る．南北流 は，大赤 斑 の よ うな渦の 東 西

の 端を除き，ほ とん ど観測 され て い な い ．帯状流

135

の 風速は緯度に よ り異 な り，差動回転 をして い る．

帯状流 の 緯度分布は ， 雲 の 模 様 （渦） の 位置測定

か ら，お お よ そ は百年以 上前か らわ か っ て い たが，

精密な測定は 2つ の Voyager 探査機 の 画像か ら得 ら

れ た．Voyager に よ る 木星探査直後 は 従 来 同 様 渦 の

位置測定か ら帯状流分布 を求めたが ， 暫 くして 時

間を於 い た画像間の 輝 度相関を取 る 方法に よ っ て ，

統計的に分布が得 られ る ように な っ た ［6］．（ちな

み に 画像相関 の 手法 は 、 別 に 可視光の 観測 に 依 ら

ず，他 の 波長で も使え る もの で ， すでに赤外観測

の 結 果 に も応用 され て い る．別の 波長で は ， 雲層

以外 の 高度 が 見 え る の で，今後3次元的 な風速場 が

わ か っ て くるで あろう．）

　図2は，Limayc ［6］の デ ータ による木星帯状流

分布で ある．東西 の 気流 の ピーク は
， 木星 の 縞模

様 の 端 に 対 応 し て い る ．つ ま り明 る く見 え る帯

（zone ） と暗 く見える縞 （bclt）の 境が，気流 の ピ

ー
クの 緯度と対応 して い る．こ の 風速分布は，非

常に安定で ある こ とが知 られ て い る．1994年の

Shoemaker−Levy 第9彗星 （SL9） と木星 の衝突時や ，

1995年 の Galli置eo探査 機Probe突入時に，　 HST の 観測

か ら風速の 測定が行われ たが ，
Voyager の 結果と比

較して もほ と ん ど変化は なか っ た ［7．8］．対流圏

の 雲 頂 レ ベ ル 以外 の 風 速 は，通 常 は ト レ ーサ ーと

なる物 質が存在 しな い ため に 測れ な い ，しか し

SL9衝突で は上層 の 成層圏に ダ ス トが ば ら撤か れ

たため，こ れ を ト レーサ ーとして 風 速測定をす る

こ とが で きた ［9，10］．こ の よ うな研 究か らは ， お

お よそ成層圏 で は対流圏よ り風速 は遅 い ，とい う

結果が 出て い る，こ の 結果は，（赤外観測になるが）

Voyager　IRISに よ る 温度風 シ ア
ー

の
一

般的傾向と結

果 と一致する．成層圏 で の 風 速 の 減衰の 原 因 に つ

い て は，い くつ か の モ デ ル が提案 され て い る が ，

まだ解決されて い ない ．

　 さて 次 に雲 の 性質に 関す る研究だが，雲 を見 る ，

とい うこ とは結局，雲粒子が太陽光を多重散乱 し
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た光を地球 （または探 査機）か ら見て い る ， とい

うこ とである．だか ら幾つ かの 波長で散乱 光強度

を測定 し，また は連続的に分光観測を して ，
こ の

観測結果を再現するような雲 モ デ ル を探すこ と で，

雲の 状態を知る こ とが で き る はずである．木星で

は ， 雲構造 は第一近似 として は東西方向に
一
様 と

見 なす こ とが で きるの で ，縞模様に沿っ た反射率

の ス キ ャ ン は，同一の 雲 の 状 態 に 対す る入射角 ・

出射角の 違 い に よる変化 と考える こ とが で きる ．

そ こ で 雲層構造を簡単に モ デ ル 化 して ，多重散乱

の 計算か らこ の 東西 ス キ ャ ン を再現する ．雲層構

造の モ デ ル として は，可視光 の 範囲 で は 上層 の ア

ン モ ニ ア の 雲 ， 中間 の 半無限とモ デ ル 化 され る

NH ，SH 雲，さ らに最上 層 の ヘ イズ層が想定され る

の が普通で ある．可視 光で は こ れ で 光学 的に は 充

分厚 く，
．
下層の 水 の 雲 の 存在はほとん どわか らな

い ．しか し、こ の よ うに 簡略化 して もまだ モ デ

ル ・パ ラ メ ータ の 数は多 く， 観測 との 比較か らす

べ て を
一

意的 に 決定す る こ と は無理 な 状況 で あ る．

結局い くつ か の パ ラ メ ータ は あ る 程度概 知 の 値を

使 い ，残 りの パ ラ メ ータ をモ デ ル フ ィ ッ テ ィ ン グ

す る こ とにな るが，フ リ
ー・パ ラ メ ータ の 選択次

第で別の解を得る こ ともある．

　 帯状流は ほ とん ど時間変化はない が ，

一
方で雲

が示す縞模様構 造 の 方は驚くほ ど大 きい 変化 を示

すこ とがある．通常は可視光で暗い ベ ル トとして

扱われる南赤道縞 （SEB ）は，過去 に何度 も明 る

い ゾーン 状 に な っ た り （淡化），また は その 淡化状

態か ら急激に ベ ル ト状 に 復活 した りする こ とが知

られ て い る （SEB撹乱〉．1989年にSEB が淡化 した

が，そ の 時の 観測か ら二 つ の 研究 グル ープが淡化

し た SEB の モ デ ル を求 め たが，ほ とん ど同様の 観

測に も関わ らず雲 モ デ ル に は かな りの 違 い があ っ

た ［11，12］．こ の よ うな不確定性 は ，今 後改善 さ

れ るであろ うか ？現在木星周回で観測中の ガ リレ

オ探査機 で は，す で に 100km 以 下 の サ イ ズ の 雲

日本惑星 科学会誌Vo1．7．No．2．1998

（積乱雲 ？）の 1−2時間程度 の 変化 を と らえて お り

［13］，こ の ような微細構造の 観測が雲の理解に役

立 つ こ とを期待 した い ．また探査機に よ っ て 地上

観測で は不可能だ っ た広 い 位相角での デ
ータ や雲

粒子 の サ イズ などの デ ータ も得 られて きて い る．

こ うした探 査機に よる結果は こ れ まで不確定さを

伴 っ て い た雲 の 鉛直構造 モ デ ル の未知パ ラ メータ

の 数を減 らすこ とが で き ，
モ デ ル 問 で 異な っ て い

た仮定を取 り去る こ とになる だ ろ う．こ れ らの 結

果 を地上観測 の キ ャ リブ レ
ーシ ョ ン に 用 い る こ と

で ，
ガ リ レ オ観測期間 よ りもタ イム ス ケール の 長

い デ ータ を得 る こ とが可能 に な る に違 い な い ．

　他の 惑星で は ， 天 王星 ・海王星 は視直径 が 小 さ

く表面 を十分分解で きる よ うに な っ た の は ， 最近

の 探査機 ・HST の 時代にな っ てか らで ある．土 星

は十分 な視直径が ある もの の ， 木星ほ ど顕 著な模

様 はな い ．どちらにしろ他の外惑星に は 木星 ほ ど

微細な大気構造が見 えな い の だが，こ れが本当に

無 い の か，それ とも上層の ヘ イ ズ 層が厚 く下層 を

隠 し て い る だけなの か，は外惑星 の 大気大循環を

考え る 上 で の 今後の 課題 で あ ろ う

3 ．赤外観測

　赤外線は近赤外 と中間赤外 ， 遠赤外 と便宜上分

類 され て い るが，こ こ では木星型惑星を観測する

場合の 近赤外波長領域 を ， 1μ m か ら4μ m 付近 ま

で の 主 として太陽光の 散乱光として木星 を観測で

きる範囲としよう．こ れ よ り波長が長 くな る と熱

放射を見る こ と に なり、30μ m 付近 まで を中間赤

外とする．

3．1 近赤外鱗測

　近赤外で は 可視光と違 っ て 地球大気 の 分子 の 吸

収 の 影響が 大 きくな り， 限 られた波長領域で の 観

測 に 制限され る．こ の 近 赤外波長領域 で は ， 木星

甲工工
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大気の 主成分で あ る水 素分子，また水素以外で 多

く存在す る ア ン モ ニ ア ，
メ タ ン とい っ た分子の 吸

収線が豊富に存在する．こ れ らの分子の 吸収波長

付近 で は ，同分子の 可視光領域の もの に 比較 して

吸収 が 強 く大気 を不透明 に して い る．こ の 不透明

さ を利用 し て観測する こ とに よ っ て 大気 の 異 なる

深さの 構造 を探 る こ とが可能に な る ．こ の よ うな

こ とか ら最近の ガ リ レ オ探査機の オービ タ で も近

赤外分光装置に よ る観測が行なわ れ て い る．

　図3 は我 々 が 国立天文台岡山天体物理観測所 の

188cm望遠鏡 に近赤外 多目的 カ メ ラOASIS を用 い

て観測 した2 μ m 付近の木星 の赤道付近および南極

付近 の ス ベ ク トル で ある．反 射率は 同 じ条件で 観

測された太陽 とス ベ ク トル の よく似 た星 の ス ベ ク

トル と の 比か ら得る こ とが で きる ．グ ラ フ の縦軸

は 反射率に換算 し て あ る．波長 に よっ て 反射率が

大 きく異な っ て い る様子や 赤道 と極 で ス ベ ク トル

の 特徴が大き く異 な っ て い る こ とが よ くわ か る．

赤道の ス ペ ク トル に見 られる2．12μ m の緩や かな吸

収 は水素分子 に よる もの で ，2．2μ m よ り長 い 方は

主として メ タ ン分子に よ る もの で ある．こ の グ ラ

フ の 波長 範 囲 で見 通 せ る大気 の 深 さ は お よ そ

300mbar か らlmbar 付近 の 対流 圏上部か ら成層圏下

部領域で ある ．木星大気対流 圏 で は 300mbar 付近

に ア ン モ ニ ア の 雲 の 頂上があ り， さらにそ の 上部

の 成層圏下部には，成層圏ヘ イズと呼ばれ る微粒

子 か らなるエ ア ロ ゾ ル層が存在する こ とが知られ

て い る．2．3 μ m 付近 で はア ン モ ニ ア の 雲は メ タ ン

分子に よ る強い 吸収で見る こ とが で きな い ．

　南極付近 の ス ベ ク トル を見 る と赤道の もの と比

較 して フ ラ ッ トで あ り，水素，メ タ ン の 吸収量 が

小 さい こ とが わ かる．2．3 μm で は赤道よ りも明る

くな っ て い る．こ れ は ，南極付近 の 成層圏ヘ イズ

が 高い と こ ろ に存在す るか ， あ るい は光学的 に厚

い こ とを示 してい る．こ の 成層圏ヘ イ ズの 存在は，

南北 ス キ ャ ン を見る とさらによくわ かる．図4は波

長2．12μ m に よ る撮像デ
ータ の子午線付近を南北に

ス キ ャ ン した もの で ある．赤道お よ び，南北 両極

付近 （緯度60度か ら極側）で反射率が高 くなっ て

い る．こ の 極 ヘ イズ粒子の 組成に つ い て は まだ議

論が分 か れ る と こ ろ で あ り，N
，
H

、説，　 C
，
H

，説な ど

がある．こ れ らはどちらも成層 圏におけ るア ン モ

ニ アある い は メ タ ン 光化学反応 の 生成物 として 予

想 され る物 質であ る．また，赤道か ら中緯度に か

けて の 成層圏ヘ イ ズ と極付近 の ヘ イ ズ とでは存在

高度や量 に違 い があ り，組成が 異なる と思われ て
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1995 年 の 南緯 40−50度付 近 の ア ル ベ ドが高 い の は ，SL9衝 突

時の 痕跡の雲が残 っ て い る ため，
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い る．

　以上 の よ うに ， 近赤外波長で も永素，メ タ ン に

よ る吸収が強 い こ と を除けば ， 可視光 の 場合 と同

様に雲粒子に よ る 多重散乱 を含め て 放射伝達過程

を解 い て雲 の 特性を調 べ る こ と に なる．可視光の

デ ータと合 わせ る こ とで ， 対流圏上部か ら成層圏

下部 レベ ル ま で含め た雲の鉛直構造の 範囲に つ い

て の情報を得る こ とがで きる．

3．2 中聞赤外観測

　中間赤外線 より長 い 波長 で の特徴 は ， 何 とい っ

て も大気か らの 熱放射を直接見 て い る こ とで あ る．

熱放射 を観測 す る とい うこ とは ， 大気温度 を測定

で きる，と い うこ と を意味して い る ．惑星 の 大気

を ， 気象学的に 考え る場合 ， 大気の温度とい うも

の は最 も基本 的な物理 ftである，逆に い え ば，中

間赤外観測が 十分な分解能で 行われ る 以前 は ， 温

度分布 も知 らない ままに大気 を論 じる，とい うか

なり無理なこ とをや っ て い たとも言 える わ けで

ある．

　 さ て外惑星 （特に 木星〉で 近赤外と 中 間赤外 の

境 を 5μ m に し た の は
， 散乱光 と熱放射 と い う違 い

の他に 、 興味深い 特徴がある か らで ある．こ の波

長では，木星 には特 に こ れ とい っ た分子吸収が な

く， そ の た め割合深 い 2bar程度 （温度で は 200K程

度） の 高度を見る こ とが できる．さ らにhoI　spot と

呼ばれ る特に 雲が 薄い 場所で は，約5bar （260K ）

の 深 さまで見 る こ とがで きる，こ れ は全波長域 を

通 して 見え る最 も深い 高度で ある．

　最初の 本格的な木星の 中 間赤外観測は Voyager

1，2号 の 赤外線観測装置IRISに よっ て 行われたが，

こ れ に よ り対流圏の帯状流が高度と共に弱 くな っ

て い る こ と が わ か っ た ［14］．また 後 に 相関手法 に

よ る解析から，上部対流圏の 赤道帯に は ，帯状流

よ りはるか に遅 い 速 度で動 く温 度 featureが見 つ か

っ た 匚15］．後の 地上観測で も同様の 模様を検出し
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たの で ，
こ の 模様 の 存在 は間違 い ない よ うで あ る．

こ の 原因 に は い くつ か の 説が 出 され て い るが ， ま

だはっ きりした こ とはわか らない ．

　 1980年代か らはハ ワ イ の NASA ／IRTFが，精力

的 に こ の 波 長帝 で観 測 を続 け て い る ［16，17］，

1980年か ら1990年代初め まで の 間 波長7．8μ m お よ

び 18 μ m に よ り観測を行 い ， それぞれ成層 圏，対

流圏温度 の 緯度分布 を求めた．波長 7．8μ m には メ

タ ン の 強い 振 動回転 バ ン ドが あ り，成層圏の 10−

20mbarの 高度 を調 べ るこ とが で きる．また波長 18

μ m は，水素 の 衝突誘導吸収 に よ り木星 の 200 ・

300rnbar，す なわち丁 度対流圏 の 雲 の 上層 レ ベ ル

の 温度 を調べ る こ とが で きる ．特筆すべ きは ， 彼

ら は赤道成層 圏中 に 約4年周期 の 振動 を捉えた こ と

で ある ．こ れ は地球大気で の 準 2年振動 （QBO，

Quasi−Biennial　Oscillation） と同様 の 現象 な の か も

しれず ， QQO （Quasi−Quadrennial　Oscillation）と一

応名付け られ て い る．本 当の とこ ろは ， 今後 も観

測を続けて みない とわか らない だ ろ う．4年程度 の

周期 の 振動 は ， 大気現象と して はそれ ほ ど珍 しい

わ けで は な い が，しか しそ れ を検出す る に は 当然

10年以上 観測を続 け る必 要がある．QQO の 発見 は
，

惑星大気観測で の 継続の 重要性 を改め て示 して い

ると言える．

　最近は 他に も多数の 中間赤外観測の 報告が なさ

れ て い る．多くは 1994年 の SL9木星衝 突 に関係 し

た もの で あるが，我々 もまだ こ れ らの結果を消化

しきれ て い ない の で ，
こ れ らの 紹介はまた他の 機

会に したい ．

　近赤外か ら中間赤外にか け て ，木星 で 得 られ た

観測手法 はそ の まま，土星，天王星，海 王星 へ と

応用する こ とが で きる．遠方の 天王星，海王星 で

は，低温 の た め に ア ン モ ニ ア の 雲 に 加 え て さ ら に

メ タ ン分子が凝結 して雲を形成して い る．遠方の 2

惑星 は こ れまでは惑星面 で平均 した観測 しか得 ら

れなか っ たが，現在 ハ ワ イに建設中で フ ァ
ース ト
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木星型惑星大気の 地上観測／竹内 ・長谷川

ラ イ トを待 っ て い る大型光赤外望遠鏡 「すばる」

で は ，大気の 揺ら ぎ をキ ャ ン セ ル して 空間分解能

O．1秒を越え る 近赤外観測装置が 開発中で あ る．近

赤外波長 で の高分解能観測 に よ っ て，こ れ ら木星

型惑星 の 大気の 構造や変化が明 らかにされ るだろ

う，また ， 「すば る」に は 中間赤外分光器COMICS

が開発中 で あ り， こ れによ り従来 より1桁分解能に

よ っ て ， 大気の 熱構造も光 ， 近赤外の デ ータと比

較 で きる レベ ル の デ
ータ が得 られ る よ う に なるだ

ろ う．是非 とも 「すばる」で観測を行い た い もの

である．

4 ． 電波観測

　赤外と電 波の 境界 は 明確で は な い が ，こ こ で は

波 長 100 μ m よ り長 い 方 を電波 と 考 え る こ と に す

る．電波波長領域で 木星大気を探 る こ とが で きる

の は ， 長波 長側 では木星 の 磁気圏か ら来る シ ン ク

ロ トロ ン放射の影響を受けない 20cm まで で ある．

短波長側 は ミ リ波か らサ ブ ミ リ 波領域 へ と続 い て

い る．こ れ らの 波長領域で は木星大気か らの 熱放

射を見て い る．可視か ら赤外波長 で は ，どうし て

もエ ア ロ ゾ ル 粒子 に よ る散乱 の 影響を免 れ ない が ，
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図5．木星 の 電波 ス ペ ク トル ，長波長側 で 誤差 が 大 きい の は

シン クロ トロ ン放射の 影響で ある．
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電波波長では エ ア ロ ゾ ル粒子の 散乱はほ とん ど無

視する こ とが で き ， ガ ス惑星 として の 木星 の 姿を

見 る こ とが で きる．

　図5は，様々 な 論文 に 出版 さ れ た木星 の 電波波長

領域 の 輝度温 度 （brightness　temperature） を波長 を

横軸に プ ロ ッ トし た もの で あ る．こ れ らの 輝度温

度 は，シ ン グ ル デ ィ ッ シュ ア ン テナ （単
一

鏡） に

よる惑星円盤全体の 平均温度 を表 して い る．波長

に よ っ て 輝度温 度 が 異 なる の は ， 波長 に よ っ て 見

て い る大気 の深 さが異 なるため で あ る．探査 で き

る深 さは ミ リ波領域で lbar付近、セ ン チ波領域で

は 10barぐらい まで を探査する こ とが できる．しか

し，セ ン チ 波領域 の 長波長側 で はシ ン ク ロ トロ ン

放射 を うま くモ デ ル 化 して差 し引 くこ とが必要 に

な り，大気の 情報と し て は S／ N が 悪 くな る，

　木星型惑星 で は L3cm （22GHz ） に ピーク を持 つ

ア ン モ ニ ァ の 反転遷移が 主な吸収源で あり，こ れ

に水 素分子，水蒸気な どの 吸収が加わ っ て い る．

こ の 波長領域で観測された ス ペ ク トル を説明する

た め に は，木星大気の 温度お よ び気体 ア ン モ ニ ア

の 存在度の 鉛 直方向分布を知 る 必要が あ る．鉛 直

温度構造は 対流 圏に つ い て は 断熱温度勾配を仮 定

で きるの で ， 結果に最 も影響を与えるの は ア ン モ

一．
OV

  瓢 岨 Prot 皿■◎「 ；ed 蘊風   o 血 ▲   d…

祠
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図6．ア ン モ ニ ア の 鉛 直分布 の モ デル 計算．硫 化 水素の 存 在

度を太陽組成比と同じ （実齦〉，2倍 （鎖線），5倍 （
一
点鎖線）

に つ い て 計＃ した場 合に つ い て プロ ッ トして あ る．碗化水棄

の 存在度 が ア ン モ ニ ア の 鉛直分布 に大 き く影 響 を与 えて い る

様子が わか る．
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ニ ア の 鉛直分布 とな る．ア ン モ ニ ア が 下層まで 少

なけれ ば電波 で よ り深 い 大気を見 る こ と に な り，

輝度温 度 も高 くな る が ，逆 に ア ン モ ニ ア が 多け れ

ば温度が低 く観測され る．

　木星大気の 電波 ス ペ ク トル の モ デ ル は，し た が

っ て主 として ア ン モ ニ ア の 鉛 直分布を モ デ ル 化 す

る こ とに な る．木星大気の 温度圧力関係 に お い て

木星大気を太陽組成比 と同 じとする と，ア ン モ ニ

ア は 700mbar付近よ り上層 で 凝結 し雲 を作 る．こ

れよ り上層で は，ア ン モ ニ アは雲に トラ ッ プ され

て い るため に存在比 が減 っ て くる．また，ア ン モ

ニ ア 雲 よ り下層 で は ，硫化水素と ア ン モ ニ ア が 化

合 して 2bar付近 に NH ，SH の 雲 を作る こ とが予想

さ れ て い る．こ の 高度 に 相 当 す る 雲 の 存在 は ガ リ

レ オ探査機などに よ っ て も確認 され て い る．図6は t

冒頭に紹介 したWeidenschlling　and 　Lewis ［2］ の 雲

形成モ デ ル を用い て 硫化水素の 量を変化させ た場

合 の ア ン モ ニ ア 存在度 の 鉛直分布 を示 したもの で，

硫化水素を多 くする とア ン モ ニ ア が 2bar付近か ら

上層 で 減少す る 様子 を見 る こ とが で きる ．さら に

下層 で は 5bar 付近 に水の 雲 の 存在が 予想され て い

る．木星大気 が太陽組成比 の 場合 ， 水 の 雲 は 氷 と

して 存在する が ，水の 量が多 くなる よ り温度の 高

い 下層 で 飽和 す るため に 液体 として存在する こ と

が で きる．そ うなると，水にア ン モ ニ アが溶ける

ため に こ れ も ア ン モ ニ ア の 鉛直分布に影響 を与え

る こ とになる，整理する と木星 の 電波ス ペ ク トル

は ， ア ン モ ニ ア ， 硫化水素 ， 水 の 存在比 の 鉛直分

布を決定する絶好 の ツ
ー

ル となるわ けで ある．

　木星 と同様に 他 の 木星型惑星 に つ い て の サ ブ ミ

リーセ ン チ 波 電波 ス ベ ク トル か ら ， 各外惑星大気 ガ

ス の 混合比 を推 定す る と い う試み が あ る．興 味深

い の は ， 天王星 と海王星 の ス ベ ク トル で ア ン モ ニ

ア の 存在比 を太陽組 成比 よ りも2桁程度少 な くしな

い と観測 と合わ ない こ とで ある．ア ン モ ニ ア を減

らすメ カ ニ ズ ム としては，硫化水素が太陽組成比
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よ り1−2桁多 く，ほ とん どの ア ン モ ニ ア と化合 して

NH
，
SH の 雲 を作 っ て い るためだとい う説明がある．

木星 型惑星 の 大気が 原始 太 陽系星 雲 か ら取 り込 ま

れた とする と ，
こ の 組成比 は異常で あ り， 今で も

未解決の 謎と なっ て い る ［18］．また ， 太陽組成比

と同 じである とい う立場か ら ， 窒素は ア ン モ ニ ァ

として で はな くN 、 と して 大気内部に存在す る と い

う説明もある．

　通 常 の シ ン グル デ ィ ッ シ ュ ア ン テ ナで は，ビ ー

ム サ イズは ミ リ波で 10−40秒程度で視直径が約40秒

の 木星です ら円盤 として 分解 で きる レベ ル で な い ．

し か し，複数の ア ン テ ナ で構成 さ れ る電波干渉計

を用 い ると空間分解能を1秒程度まで に 上げる こ と

が で き る ．セ ン チ 波 で は ア メ リ カ ，
ニ ュ

ーメ キ シ

コ 州 にあるVLA （Very　Large　Array）カ｛有名 で ある．

lcmか ら2〔iCmまで の 波長領域 をカ バ ー
し，空間分

解能は 1秒程度で ある．こ れは光 ， 赤外で 見るシ
ー

イ ン グサ イズに匹敵す る．た だ し，1枚の 電波イ メ

ージを得る ため に は地球の 自転 も利用 して 相関を

取 る ア ン テ ナ の 組合せ を増やす必 要がある．そ の

結果，木星の よ うな 自転 の 速い 惑星 の場合は ，自

転 に よ っ て 東西方 向の 構造 が 平均化 され て し まう．

しか し ， 元 々 木星 は東西流が卓越 して い て ， 経度方

向 の 大気パ タ
ー

ン は弱 い ために こ の こ とはそれほど

マ イナス とは ならない ．

　 de　Pater ［19］は VLA を用 い て 1．3−20cmの 波長

による木星の 電波イメ ージを得た．その イ メージ

で は明 らかに木星 の 特徴 で ある ベ ル トゾー
ン 構 造

を見る こ とが で きる．こ れ らの 電波波長領域で は

気体ア ン モ ニ ア が最 も強い 吸収源 で ある こ とか ら，

こ の 構造 は 対流 圏付 近 の ア ン モ ニ ア の 空 間分布 を

見 せ て い る こ とに な る．電波で 明る く見え る領域

（輝度温度が高 い ）は ， 相対的 に気体ア ン モ ニ ァ が

少 な い こ と を示 して い る．こ の 電波で 明 る く見え

るベ ル トは ， 可視光 で は暗 い ベ ル トとして見 えて

い る部分 で ある．現在の 解釈で は比較的雲が薄 く
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多少雲を通 して 下層 の 雲が見 え て い る と 考 えられ

て い る．逆 に電波 で 温度が低 く見え る 部分は ア ン

モ ニ ア が多 く存在す る こ とを示 し，可視 で は明 る

く見えて い る．de　Paterは，周辺減光 の バ ター
ン か

らベ ル トとゾー
ン で の ア ン モ ニ ア の 鉛直分布の 違

い を推定 して い る が，硫化水 素 に よ る ア ン モ ニ ア

の 減少を必要 とす る モ デ ル が観測とよ く一致 して

い る ．

　日本 で も水蒸気 の 影響の 少 ない 南米チ リの高地

に ミ リ波か らサブ ミ リ波 に かけ て の 大規模 な電波

干渉計 LMSA の建設計画が ある．　 LMSA を用い れ

ば非常 に高 い 分解 能 で 外部太陽系惑星 の 電 波 イメ

ージを得る こ とが で きる ように な る．特に 天王星，

海王星で は 周辺減光の パ ターン か らア ン モ ニ ァ の

鉛 直分布を調べ る こ とが可能 に な る だ ろ う．一
様

に ア ン モ ニ ァ が少ない の か，局所的に ア ン モ ニ ア

の 集中す る よ うな パ タ ーン が あ る の だ ろ うか ，そ

して それ らに縞模様に 関連 した構造的特徴 が見ら

れ る か ど うか は興味深 い ．また土 星 ， 海王星 で

HCN 分子 の 吸収が見つ か っ て い る．これ ら分子の

空間分布に つ い て の 情報は現在 の とこ ろ ま っ た く

分か っ て い な い の で 興味深 い ．最新の観測装置に

よ っ て惑星大気の 未知 の 世界を是非覗 い て み た い

もの で ある．

れ ば い い の で あ ろ うか．

　最大の問題点は，リ モ ー トセ ン シ ン グ で は観測

で きるの が最 も深 くて も5barの レベ ル で しか ない ，

と い うこ とであろ う、Gallileo　Probe の データ を見

る と ， 5bar とい うの は まだ ご く表層の 大気 で しか

ない こ と がわ か る ［20］．こ れ で は 大循環 の 原因 が

分か らな い の も無理は無 い 気もする．深い とこ ろ

をみ る に は もっ と波長 の 長 い 電磁 波 を 使 えば 良 い

が ， こ れ は 木星自体の シ ン ク ロ トロ ン 放射が 邪魔

に な っ て い る、こ うなる と，もは や リモ
ー

トセ ン

シ ン グ で は どうに もならなず ， 後はProbeを投入す

るしか手は 無 い よ うに 思 わ れ る．

　 とは い え，かつ て は眼視 で ア ン モ ニ ア 雲 の レ ベ

ル しか見るこ とが で きなか っ た の に ，現在で は か

な り3次元的 に 大気 を調 べ るこ とが で きるように な

っ て きた ．こ の よ うな手法で ，かつ て の 眼視観測

と同程度の 量 の デ ータ が 集 まれ ば，以前 は わ か らな

か っ た現象もか な り解明され る の で は な い だ ろ う

か，少し楽観的か もしれない が ，
こ の ように考え て

今後も観測を続け て い くつ もりで ある．まあ木星 の

ような対象を相手 に するに は ， 気長に や るしかない

だ ろ う．
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