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詳　細　図

●J R／岡山駅（西口）から北へ徒歩約10分
●バス／岡電バス又は中鉄バスのいずれかで
　　　　「済生会病院前」下車すぐ
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SǕ©Ũ·ú�ǖ�
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ȁ×ů  ÈYu�ƆSƴǕ©Ũ·ú�ǖ 

09:18 O4-03 ȮɘȳɊ�Â�¢ŞȀȌȏ?m\Ā

øŠɌȳɔ  ^ĕ�äÃǕýĒ3CR3,

R;�lǖ�

09:27 O4-04 ��ÂǽȜȖȼɚɃɔȴk�ȁȦȖ

ȫ.�Ǫȍ°{ǰȐȏ1Ê��ÂȦȖȫ  

ĜÏ�ǔ�Ǖ+LA)M=%¶ǖ�
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�¸ǕĖÓ¶ǖ�
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ȀȌȏ\Ā^H�Âȅȁá�Ĭ  Ëĕ�ĩ

ǕĖÓ¶ǖ�

09:54 O4-07 �jņĝȀȌȎăǳȏȳɀɓ*ČǪ

ȍȁkþÂȁŅÂ�¢  ŚĽ�ŝÞǕb¶ǖ 

10:03 O4-08 O�Â*Č)Ǽȁ�ŅÂ�¢ȁW

Ƒ  ƅį�ƜdǕĖÓ¶ǖ 
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¢�ǽm?�ȁŘ�ȀǹǦǻ  Èė�Řź

ǕŸś¶ǖ�
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¶ǖ 

14:24 O6-02 òÂŅÂȿȚɆȪəȳȕɌȪȁ�jņ

ĝŜȀǩǯȏ�¢Eĺ�Ơ  �ǋ�ǔģǕŞ

î¶ǖ�

14:33 O6-03 Ô*Ťŵ�ÂȀȌȏ��Âȁ�Ã

¬üƠ ƥòÂŅÂĢȁŢðœÁȀȉǯǻƥƠ Ơ

ġ��čņ�ǕĖÓ¶ǖ�

14:42 O6-04 òÂŅÂȯȖɌȪȁȠɕɚȮɚĜƆ

.�  ÖŌ�ŖZǕŞî¶ǖ 

14:51 O6-05 òÂȁ�ƗȑDǯǶòÂŅÂňƖ

ȁŽ9bǽň�ű=ȁƇ�  Ɖ¬�ųǕĖ

¶ǖ 

15:00 O6-06 ȬɕȪȁȠɕɚȮɚ�úǽň�ø�

ȁ°v  ÍĒ��ƶǕŞî¶ǖ 

15:09 O6-07 ȬɕȪȁ)źëĂeǽǵȁ�¢�ĵ  

ǀě�ÚdǕĖ¶ǖ 

15:18 O6-08 +þÂȁÅǦšŵƘ_ȂȜɖɘ�

¢�jņĝǼ�ȐȏǪɢ  ńŌ�Ɔ�ǕĖ

¶ǖ�
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�k�ơƨƬƭƭƢƻǎǌǚǝǛ ȁŪšhï%Œï  Ħ

_��ƶǕÍË¶ǖ�

15:36 O6-10 ƨưưƯ �ǧǲǪǦ�êÂĶĝĊ-ÿǽ

ƨưƮƩ �ȩɍȤȽȷêÂĶ�Ċȁşȁt'œ

Á  oƍ��Ǖý¶ǖ 

15:45 O6-11 ǥǪȎ ƪ!".%Œï��Âȁ ǊƼƺƽ
.%Œï  ƻƠÒ�ŖǕJAXAǖ 
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09:00 O7-01 Ùµ�Ž9�Ȁǩǯȏ�Ů�Ƞɕɚ

Ȯɚ�¢wƞɡ��Ž9�ȠɕɚȮɚȦȖȫ

Ȁ|ǴȏɕȥɓȪĠnXď9ȁ�Ɨȁ°v  

Đ��ŗdǕŞî¶ǖ 

09:09 O7-02 Ùµâk�\ÞȑąǦǶ��¶Ż

_ȁȠɕɚȮɚȪȢɚɔ5ȀƇǴȏwƞċ

đě  ǐƷ�Ż¸ǕŞî¶ǖ 

09:18 O7-03 ɄȸȴɕɚȮȑąǦǶk�ň�ȁø

�®ÑƠ ƠÍÐ�ĀçǕŞî¶ǖ 

09:27 O7-04 ĐŁȝɒȪĀȁņĝĒfwƞȀǩ

ǯȏ½Ȋņĝȁ;Ð� �Ō�zrǕŞî¶ǖ  

09:36 O7-05 ƀŠk�ȁȠɕɚȮɚíǰĎ�ßȁ

î��p�ɡŤŵű=4ģȁEĺ�Ơ ƠÈÒ�

ƛǕŞî¶ǖ�

09:45 O7-06 x)wƞȀȌȏɕȥɓȪÆň�y�

ű=ȁđě  ¶ĕ�řźǕŞî¶ǖ 

09:54 O7-07 ��ÂȖȴȜɗȁɕȥɓȪĠnȀp

[ǴȏȶȹȠɕɚȮɚȁŒ{   ėĒ�å��

�JAXA��

10:03 O7-08 ��ȁx)ņĝwƞĒ÷Ȁǩǯȏ ƪ

Û$�ú.�ƱȮɚȣȱȴĩĳȀȌȏ�Ɨ  

ƼÒ�ǃƮǕb¶ǖ 

10:12 O7-09 ǣ�ŮǤƟŮ�k�ņĝȀȌȏŹ$

ċóĥ=Iøȁă¢  ŚĤ�ǐǕ�ƊÓ¶ǖ 

10:21 O7-10 ņĝôÕŪ!Ǫȍ·-ǰȐȏƟŮ

·-øɡņĝwƞǽ ǅǂƺ ȨɉɏɕɚȨɑɘȁ

īÐȁßŦ  ÍĒ�É[Ǖ�ƊÓ¶ǖ 

 
10:30-10:40� kë 

 

 

 

=�ex�#�+/ 8�U 

ǕÙƻǙËĒ ƀǖ 

10:40 O8-01 ŒïŅÂȀȌȏȺȖȼɚȪɄȠȴɔ

ɓɌɚȴȬɘȨɘȡȀ`ǺǭÇ\ÞƥɈɘȴɔ

ȁ×ůȁœÁ  ËĒ�ƀǕ©Ũň³śǖ 

10:49 O8-02 ɓɌɚȴȬɘȨɘȡȳɚȮȑąǦǶÇ

ƖȀ.�ǴȏȜɘɒɘĐȁŢð°v  ¶Ū�

ŗű¾ǕJAXAǖ 

10:58 O8-03 ÇƖȠɕɚȮȁ\�İQȁȮȖɊȪ

Ȣɚɔ  ĩƍ��ģǕ�¶ǖ 

11:07 O8-04 ÇȁɈȡɈT-žǪȍȈǶò¢é

<ȁ�]Š�  Ō��ǆ¾Ǖ�¶ǖ 

11:16 O8-05 ÇȁȪȤɓȔ�ȁ�úǪȍɈȡɈȁ

±Ċ¢.ȁžȑ°ïǴȏřȈ  om�¢d

Ǖǁ¶ǖ 

11:25 O8-06 Ç)źű=ȁ1Êî��p�  È

ı�Ĩ¯ǕĖ¶ǖ 

11:34 O8-07 šhMB.%åȀȌȎÓ-ǰȐȏÇ

ƍĐȁá  ǑË�ǆƔǕĖ�¶ǖ 

11:43 O8-08 íëæ�ǽɁɕɚȴȲȠȴȷȠȪȁŢ

ðɝƝ<9ȁœÁɝƠ ɈɔȰȖɘȼȠȴ�Ŝ

ȀȌȏÇǽ\Āíëæ�ȁŢð  Ť¾�â

ǕSEED SCIENCE Lab.ǖ 

 
11:52-13:20� ąǎ 

 
=�ex�#�+/ 9�OY I 

ǕÙƻǙ�Š �űǗÆĒ ƆĄǖ 

13:20 O9-01 ȂȋȄǰ Ʃ ȁĖqŒï  ĻƲ�ƚS

ƴǕ�¶ǖ 

13:29 O9-02 ȂȋȄǰǩȌȃȂȋȄǰɠř¼Ȟɏ

ɕɚȨɑɘǽ\ĀhøŠđěȡɔɚɁ  Á

Ƶ�ĨŗǕJAXAǖ 

13:38 O9-03 ȂȋȄǰ Ʃ ³ŧɕɚȧɚƟ�ŔȀȌ

ȏȔɔɃȵŒïȁǶȊȁóĥŠƍĐA}ý

ïvƠ ƠËŌ�ũÖǕ©Ũ·ú�ǖ 

13:47 O9-04 Ùµć#�¢ȁǶȊȁɒȿ\�Ɍȳ

ɔƠ Ơ�Š��űǕ�ƊÓ¶ǖ 



13:56 O9-05 LáƂøȀȌȏ ƮƧƧǗǖ MB�ȁ.

%´#��ǐė�řØǕŨø¶ǖ 

14:05 O9-06Ơ ƼǇƻƵƷƦƹƳƾƳƥƼƠ ơƨƢƠ ƱƠ ƼǇƻƵƷƠ³ŧȝ

ȷɋȳɕɚȧƟ�ŔƠ ơƹƳƾƳƢƠ ƥƠÖōǩȌȃ

ÀÌȰɚɊȁ�8Ơ Ơ²Ơ�«¡ǕJAXAǖ 

14:14 O9-07 \Ā�OUŤŵȀǩǯȏȔȪȴɖȻ

ȖțɖȩɚwƞɡǶȒȆȆŔćÿäaNȑ

	�ȀƠ ƠÈĘ�ìĨǕĢĶ©¶ǖ 

 
14:23-14:33Ơ �¡ 

 
14:33 O9-08 òÂŅÂ®ÑɉȱȨɑɘǽǵȁȦȖș

ɘȪ  wĒ�«Ǖ�¶ǖ 

14:42 O9-09 ďƉÚȀȌȏòÂĂe®Ñȁ�ķə

£Ĉ  ƃ_�ÇƔǕĖÓ¶ǖ 

14:51 O9-10 òÂďƉ®ÑŔćȁǶȊȁăP®

Ñŉĵ  ËÎ�āáǕĖbƌ¶ǖ 

15:00 O9-11 ɤɤɥɓɌɚȴȬɘȨɘȡȀȌȏȿȚ

ɆȪ.%ŒïǽøŠ.�°v  Wĕ�ĉģ
ǕĖ�¶ǖ 

15:09 O9-12 ȿȚɆȪȁɕȥɓȪȂǾȁȌǧǿű=

ŴĘȑĪǻǦȏȁǪɢ  ÆĒ�ƆĄǕĖ¶ǖ 
15:18 O9-13 ȿȚɆȪňƖȁ$ĥ.ÏȑńǧǶȊ

ȁƾƻƴǅȑąǦǶƍĐ23wƞƠ Ơ°��źİ

ǕŨø¶ǖ 

 
15:27-15:37Ơ �¡ 

 

 

 

 
BO.KF�ǀ�"
¦��#��ǗÀl LOCÄ

ǕVƘGRM%;N3ǖ��
Ǎ�Ƃ���ǘ 

aloc@wakusei.jp 

 

 

 

 

=�ex�#�+/ 10�OY II 

ǕÙƻǙƯU ưØǖ 

15:37 O10-01 ÇòÂȁ\�ĜçĎ¯®Ñ

ǇǋǇƿƷ ŔćƠ ƠăË�ŲSǕJAXAǖ 

15:48 O10-02� ǇǋǇƿƷ ŔćȀKǯǻx)ņĝw

ƞǪȍȁĹ{�Ô*ȠɕɚȮɚǽĲo�¢

ȁwƞċđě  ƯU�ưØǕƪŐ¶ǖ 

15:57 O10-03 ȪɄȠȴɔɁɖȿȓȖɒȳɚȮEŐ

= ǈǏǍƥƹƻǅǣÇ%ǤȁÚĺ«�Ơ ƱƠ ÇƖƂø

ɈȱȾɘȡȁǶȊȁĭŔœÏ,ā   Ǐĕ�

â¸Ǖlĵ¶ǖ 

16:06 O10-04 ǪǮȋ³ŧȪɄȠȴɒɔɁɖȿȓȖ

ɒȁŒïô�ĵȁƟġ�=   Ś���ā

ǕJAXAǖ 

16:15 O10-05 ruĖqđě¤ɟÇ�Â®Ñȳ

ɚȮœÏȡɔɚɁȁCȎĩȈȀǹǦǻ  ¶
Ñ�YçǕJAXAǖ 

16:24 O10-06 ďƉ®Ñąǵȁb$ĥ.Ïə��

ïvŉĵȁƅĊ  \Ō�ŗ¡ǕŨø¶ǖ 

16:33 O10-07� ƵǒǌǗǑǠǏƠƪ ɖɚȻ³ŧÇ\�ɕɚ

ȯǩȌȃ ǅƷƾƷǀƷ ÇɕɚȯȦȗɘȯȀȌǸǻ

ƒȁëǼŒïǰȐǶ\�×ůȁßŦ  ŀĒ�

ůçǕĖ�¶ǖ 

16:42 O10-08 ÇƖ®ÑÚȀKǯǶYŠŝÑȑń

ǿǧţ�^ɖɚȻ  �{�åǅǕJAXAǖ 

16:51� ƽl 
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�!QƬgGRM%;N3ŬǗƬgƖǊ�ãý%
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(� 1�#�+/ 1 

     �� �) 1Rh�9/12�11:10�12:10 

 

S01 Ģh�ÂȁjàŭŴȪɄȠȴɔȁiØ�ȁœ

ÁɡɂȖȫĠnȁă¢ə¢Ƅəãƈȁ;Ð  

ÒÏ�ōtǕĖ¶ǖ 

S02 iØǿ�j�Âɓɘȡȁ�¢ŴĘȀǹǦǻ  

�ǋ�ǔģǕŞî¶ǖ 

S03 ?mlƊĢ*ČȀǩǯȏƕÄŠȿȚɔȪȲɒȖ

ȴǪȍȁLáƂøȯȪȴ�¢ɡ)�ÂƘ_ȅ

ȁá�ĬɁɖȬȪ  ËĒ�¶ƢǕ�¶ǖ  
S04 șȩȘȠȮŮ�.�ȪȢɚɔ5ȁ×ğǽȂȋȄ

ǰ Ʃ ȖɘȼȠȮɚņĝȀȌȏ\�g=Ƙ_ȁ

Ĺ{  ėğ�SŗǕŞî¶ǖ 

S05 òÂƏęÊȀǩǯȏjà�¢ǽá.Ż  Ǔƍ�

¶ĈǕ�¶ǖ 

S06 ƟĤ�ĐŁȝɒȪȁĔàĉ¿�Ơ ƠƈƷ�ņ�

Ǖǁ¶ǖ 

S07 �úȢȖżdȀǩǯȏlƊƚɁɖȴɘȁ�Ɨ  

i��éŝǕŸś¶ǖ 

P1-01 ȝȪ�ÂȀǩǯȏŽ9ɇȲɘȨɍɔȀȌȏ

�.Ɛȁ�Ɨ  ǒÐ�x^ǕĖ¶ǖ 

P1-02 ?m�ÂĢ*Č)ıƘ_ȁî�×ůȁœÏ

œ  ĝŌ�ǐ§ǕĖÓ¶ǖ 

P1-03 Ģh�ÂȳɚȮɃɚȪǣƷǞǘƽǟǘǜǘǤȁƅĊ  
Ëù�ÛcǕb¶ǖ 

P1-04 OòÂ*ČújàȀȌȏòÂŅÂ7Ɲk�

ȁ¨9¬ü  ėÍ�cǕ�¶ǖ 

P1-05 Ɵœ#�ɒɚȩșȳȕɚȨɉɏɕɚȨɑɘǼ�

ȍȐǶòÂjàÆ��Ȁǩǯȏ|êȁ�Ĩ

×ů� ĕĤ�Ŧņ¯Ǖ�¶ǖ 

P1-06Ơ Ʃ Õ=ǲǶë�Âȁň�ĂeɡƟZâ�¢Ȁ

Ȍȏóĥ�Ăȅȁ�Ɨ  WË�ǂ�ǕĖ¶ǖ 

P1-07Ơ ƿƵƥƻƵǂƿǅ ȑąǦǶȤɘȵɒȖȴƍĐȁƟġ

� ƿǑ J��.Ï  þÒ�ŇÛǕĖ¶ǖ 

P1-08 m?ċóĥŠȤɘȵɒȖȴƠ ƳǎǐǏǚƠ Ƨưƫ ȁɈȴɓ

ȠȪȁ�Ĩ×ů  Wƍ�`ƒ¾Ǖb¶ǖ 
P1-09 ?mlƊĢÂƓȀǩǯȏőƀ�$ĥȁ.3

ŴĘǡȤɘȵɒȖȴ	ȁſ�Ġnȁ ǅƻƿǅ .Ï  

ĬÊě�ƁǕĖ¶ǖ 

P1-10 ɈɚȰȭɘƍĐǩȌȃȔșɘȳƍĐȀĄǴȏ

ÈÚøȁǵȁbŒ{Ơ  ^ĕ�äÃǕýĒ3C

R3,R;�lǖ�

P1-11 x)wƞȀȌȏŽŋȠɕɚȮɚ�úȁđě� 

ĢË�Ú¨ǕŞî¶ǖ 

P1-12 ĐļĀƖȀǼǬȏņĝȠɕɚȮɚǪȍȁșȩ

ȘȠȮĒ÷·-ŴĘȀƇǴȏwƞċđě  ƺ

Đ�ŷ¾ǕJAXAǖ�

P1-13 ŰĮȪɄȠȴɔȳɚȮȑąǦǶÇȁëȁƂø

žß°v¥åȁƅĊǽŷą  �ƍ�nŝǕ�

¶ǖ�

P1-14 ǪǮȋ.%ȳɚȮȁĽ<.ƙȀ`ǺǭÇ'Ā

.%ù�žɈȱɁǼŎǨǻǬǶjŏÙ\Šȁ

ù�Ơ ƠŚ���āǕJAXAǖ 

P1-15 Çć#œÏȀȌȏȠɕɚȮɚ%ÍįƄǰȁŔ

ïɡǋ ɌȳɔǽȁßŦƠ ƠĐV�÷ƩǕŞî¶ǖ 

P1-16 ÇȪɗɚɔ®ĦȁǶȊȁǢÇƖÙµć#�

¢ǽÇ®Ñć#ǽȁ�ľ�Ř�  �ƍ�Ɣā

Ǖlĵ¶ǖ�

P1-17 \ĀŪ!�k� ƻǎǌǚǝǛ ǽǵȁJ�Ţð�Ŋ

k� ƩƧƧƮƠƿƽƭ ȁŒïƠ  ķÒ�ſ¸ƴǕýĒ

3CR3,R;�lǖ 



P1-18 ÀÌǼĊŎǰȐǶ Ʃ Ž��Â  oƍ��Ǖý

¶ǖ 

P1-19 \Āǫruȁ	�Ȁ�ĵǲǻǦǿǦȁȀɝš

¿ ėǫ�¸Ơ\Āȑ	�ǽǲǻŒïǰȐȏ

ȁǪƲƠ žnš¿ ėȁ�ŜǼȂƤŒï	�ǽ

�ǧāĆǼǵȁşǫœÁ-ÎǶɞƠ ƠŤ¾�â

ǕSEED SCIENCE Lab.ǖ 

P1-20 \ĀǽÇȁɉȱȨɘȡɓɘȠȑĭ�ċȀœÁ

Ǵȏɝƕ�ȀɐȷɚȠǿȔȖȳȔȀȌȏɈɔȰ

ȖɘȼȠȴ�ŜƠ  Ť¾�âǕSEED SCIENCE 

Lab.ǖ 

P1-21 ȲȕȲȕȗȪəɆɚȳȁå5ȁ¾ŗÁǽēś

ơɈɔȰȖɘȼȠȴ�ŜȁÒª   Ť¾�â

ǕSEED SCIENCE Lab.ǖ 

 

 

 
(� 1�#�+/ 2 

� � � �� �) 2Rh�9/13�10:45�11:45 

 

P2-01 ~Îȁ\�ĜçĎ¯®ÑȀKǯǶÇƖ@ȃ

ĲĚ)Ǽȁ·}įįžŘ�Ơ  ƻÍ�ºǕþť

Ō¶ǖ 

P2-02 Çȁñ�êđěǽĲĚ®Ñȁ�ķ   ƝŌ�

ĉ|Ǖ�¶ǖ 

P2-03 ÇňƖ6®ÑąȁțɘȦȖȴŠž.ÏȨ

ȪȲɊ  ơŌ�ÌƀǕǁ¶ǖ 

P2-04 ~Îï\ŒïȀȌȏȿȚɆȪ)ź×ůȁ4

ģ ėĒ�ćĲǕ©Ũ·ú�ǖ 

P2-05 ȂȋȄǰ ǀƻǄǅ ȳɚȮȑąǦǶ��ÂȖȴȜɗ

ȁŪšhȪɄȠȴɔɈȱɁ�¢  ťĽ�Ďŉ

Ǖlĵ¶ǖ�

P2-06 ȂȋȄǰɠ�^ďƉÚ ƿƳǅƵǁǆ ȁ§�ųą

ȨɉɏɕɚȨɑɘ  Ƴǉ�Ż¸ďǕlĵ¶ǖ 

P2-07 ��ÂǄǟǝǑǝȁɇȲɘȨɍɔƟ.�ǽ\�ȁ

�ï  ÖŌ�íǕlĵ¶ǖ 

P2-08 �èjqru�aĖqȠɒȪȮɚȁCȎĩȈ  

�ĕ�ƔƆǕlĵ¶ǖ�

P2-09 ǣȂȋȄǰɠǤ	ƆšhȜɋɒ ǆƻǄ ȀȌȏ�Ŀ

	ȁŒï  ÍŌ�ưāǕJAXAǖ�

P2-10 òÂ®ÑȁďƉ�Ŋ\ôȁÓŕɡòÂĂe

ű=ȁāœȀKǯǻ  ǀě�ÚdǕĖ¶ǖ 

P2-11 ǅƾƻƿ ³ŧȑȊǱǲǶɈɔȰȻɘȵȜɋɒȁƅ

ĊÿbǽĖqčċ  om�¢dǕǁ¶ǖ 

P2-12 ƴǏǙǓƵǘǕǘǖǍǘƠ ÀÜ(JáÂ®ÑɉȱȨɑɘɡ

ƿƿǁƠ ɁɖȩȘȠȴÆ¾úäaN   þÒ�¯

ǕJAXAǖ�

P2-13 ƼǇƻƵƷƥƼƳǂƳǀƠËÂâŅÂ®ÑŔćɡÀÌȁ

ûǧȦȖșɘȪ  ǀě�ÚdǕĖ¶ǖ 

P2-14 ƼǇƻƵƷƦƹƳƾƳƥƼƠ ơƩƢƱƠ ƼǇƻƵƷ ³ŧȝȷɋȳɕɚ

ȧɚƟ�ŔƠ ơƹƳƾƳƢǫ©ǭȦȖșɘȪ  Đĕ�

Ĺ�ǕĖÓ¶ǖ 

P2-15 ƼǇƻƵƷƦƹƳƾƳƥƼƠơƪƢƱƠƼǇƻƵƷƠ³ŧȝȷɋȳɕɚ

ȧɚƟ�ŔƠ ơƹƳƾƳƢƠ ȀǩǯȏUįŖŔə�

ĺɌȳɔȨɉɏɕɚȨɑɘ  ŚĤ�ǐǕ�ƊÓ

¶ǖ�

P2-16 ɣǇƻƵƷƦƹƳƾƳƥƼƠơƫƢƱƠƼǇƻƵƷƠ³ŧȝȷɋȳɕɚ

ȧɚƟ�ŔƠ ơƹƳƾƳƢƠ ȀǩǯȏșɕȠȴɖȷȠ

ȪəÓ-SƇŰƅĊ  ÈĘ�ĨƗǕ�ƊÓ¶ǖ 

P2-17 ƼǇƻƵƷƦƹƳƾƳƥƼƠ ơƬƢƱƠ ƼǇƻƵƷ ³ŧȝȷɋȳɕɚ

ȧɚƟ�ŔƠ ơƹƳƾƳƢƠ ȁŬɌɘȲȜɔɖåȀ

Ȍȏ·}į²"Ř�Ơ ƠÈĘ�ƮèǕƸ¾šÀ

ïƏśŦƾœĥĠǖ�

P2-18 ƼǇƻƵƷƦƹƳƾƳƥƼƠơƭƢƠƱƠƼǇƻƵƷƠ³ŧȝȷɋȳɕɚ

ȧƟ�ŔƠ ơƹƳƾƳƢƠ ȀǩǯȏD%źȁ%qƦ

×ůƦöŖŔ  ²Ơ�«¡ǕJAXAǖ 

P2-19 ţ�^ɖȢȱȴƛĸ^®ÑɖɆȱȴ ǅǒǘǘǜǓǗǑƠ

ǅǎǘǝǜǏǚƠ Ơ�ƍ�Ɣ¯ǕJAXAǖ 

P2-20 Ž9k�ďƉ®ÑȀKǯǶ$ĥ.Ïŉĵ

ǣĺ<^Ń% ǉ į.%ŔǤȁƅĊƠ ƠƻÍ�º

ǕþťŌ¶ǖ�

P2-21 ȭɚɒɚƔ9ȬȖɔȀȌȏȴɖɎĶ��Âȁ

®ÑŔćƠ ƠÍŌ�ưāǕJAXAǖ 

P2-22 ÇəòÂȁĲoə\�Ĝç®ÑɛǇǋǇƿƷ Ŕćɜ

ȁȔȪȴɖȻȖțɖȩɚċ�ķ  ÈĘ� ìĨ

ǕĢĶ©¶ǖ 
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÷�¶ü1ß���ÄêG>J1¦�"Àà"øÊ���\VË"$�[g�éÕ�×~�

÷éÕ1á���"*,�[g�j�"*-D3:×~#dĀ¾ëăĂ±#»g´Úgn

¾Ą#Å���dĀ¾ë#nV�÷M¶ü"*-D3:×~#Å�1ß��������À

à"øÊ��9E4?JéÕ6N@1Æ
���+.�D3:#¿�1x"�|³ðó9E

4?J1G>Jg���D3:×~#Å�M�÷M¶²óÒ1à�¥nË"ß���|³ð

ó9E4?JG>J$PÈa�	-��

� Ý����D3:×~$ZáÏÓ�U���
�*,(�
Öq�`��-���&��

°�!73:#D3:×~�|³Q�Å��.-��1Êä����+"�Oï#|³ðó

9E4?J#{°�1�Q�¨�+l�-ÛzÞ¼�ö�úX�-D3:×~#dĀ¾ë#

Å�Á#ô
"*,�^Â�-��"�e���D3:#�s$�³V`~#ok#¿�1

ÿ��|³Ü�#cÙ1}�-yn�	-��#*�!D3:#Å�M�÷M¶²óÒ1à

�¥nË"ß����¨#|³Ü�)ÛzÞ¼�ö��D3:1¡�|³#ðó9E4?J

1úñT������«ÏÓ$Øz�¨|³ÏÓ"¦�!ò�1(�+���è�-���
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2vçé ������1��+,# '��"�*'(0����¬�} ���·¾Îw �

�Ä���»�ÁÈÅ�� �'+,#,-,�� ��"/+#)- ��-��%(� 	�'#. *+#,1���*#+��#� *(,���

¨q�ª��l�º¼�ÁÈ���

�

�

� ���¢�WLik^KMå�KÖ;J�«�<��BX4t9N3�¢ik^M ���<

¯°;VJEG:W3rL���¢ik^K®PGå�K�=J×á[�EG7X4n 3

�¸¢T²¸¢Lik^M¤>3¯°LRHJ>�ÀS�>~QYG7XIÌ9VYG7X4�

�

� @VK3Ù�L���¢�WLÑzÏ¢��ÕKUXI3Ý|Kik^M¹�UWS�>

L×á[u�AG:W3CYV<��Û{BX?IHÏ¢KäÇADIÌ9VYG7X

��*#����"�*'(0��
�����/(�(� ,��%��
����/(�(��",+-$#��
���4¹�LI?Z3ik^�

�g]c`f<7>F;�©@YDSLL3oÚLpæ[Ó¡BXKMÍEG7J74�

�

� n 3cm_hajKUXI�¦à´�¦���, �� �./��(&��*�& ',�K:7G���¢M3

Ð�L��]\dmejb�s�5�
���$!�IÙ�ßÜ[ËèBX4§ÁÈHM3��� ÒÉ[

½7Gy¦K��ãØÞH6Xx{AD]\dmejb�s��
����$!�<���¢OLÙ�

ßÜ£K³±Â�@Y3���¢�WK�áLÂµ<�¶@YX?I[¡V;KAD4@V

K3� sÒÉ[½7G�¶�Lâ¦¿JÛ{[ÔPX?IH3¥Ê¿K�«Jik^<��

@Y8X?I[ÃADê�/(�(� ,��%��
��ë4�

�
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�.-¡x�jÆµ²Â¯X�WÄâÚ�)æäêÄÇ�BÃ=E¼Õ³Ô�X�aÈ¯äîùõ

ÚøÑÓ�¨(ÃÇXÇÞôöØÄÅÓ¯DK¨(ÊÇXÇ�|
�a�ÄÅÔ°½¶½¯{M�

Mg âÚ�)ÄX�WÄÇ�BÈ�¹¯�.-¡x�jÝä0%ÇL�äâù÷Ã�X�aÈ=

E¼ÕÅ²Ä�´ÒÕÂ¸À (e.g. [1])°½¶½¯�+���]Ð.�i&c+a�nr¶Ò¯�.

-¡x�jÆ¦M�âÚ�)æäê·0%½Â²À»Ä·�]¼ÕÔ°`�1Æ�2iÅ¦M�â

Ú�)È¯{M�âÚ�)ÑÓ¬\Ã^23kÄ½Â�X�a×=E¾Ô��CÆ�´ [2]¯X�

WÄÇ�B×�biÆ�»¾»ÄÃ¯�.-¡x�jÃ�X�aæäê×=E¾Ô��C·±Ô° 

OnrÃÈ¯�.-¡x�jÃÇ¦M�âÚ�)ÄX�WÄ�BÆÑÔ�X�a=EÇ��C

×R�¾ÔÀÎÇ4«×µ»ÅÁÀ°�ha�Æ`ðõåòZÑÓ�E¼ÕÀ¦M�ïÜ÷äèõÚ

êìîw/×d²¯\< 50®100¯X�W$ 0.1®1 barÇP�Ãµ»ÅÁÀ°�`?�IÇvN X

}!FÄ��'¥/ªA��6Ç{Q¶Ò¯�XkÄ½Â serpentine (Mg3Si2O5(OH)4) Ä brucite 

(Mg(OH)2) Ç=E×o�½À°�+��äñàê÷¶ÒÈ¯Si-O �~G�Æ7B½À 10 µm ��

:�É OH�~G�Æ7B½À 2.7 µm��:ÇL�*�·�6¼ÕÀ°10 µm��:Çäñàê

÷ïÙçèÙøá�É 2.7 µm ��:§q×d²À�B��<Ç3��¶Ò¯¦M�ïÜ÷äèõÚ

êÄ�B9ÄÇf§ÃÇ�X�a=E�B·>�T¢Ã±Ô»Ä·JÒ¶ÆÅÁÀ°ËÀ¯�BÇ[

C�Ûí÷ßù~20 kJ mol-1�É©<"/~3.9 × 10-2 s-1×@À° 

gÅÔX�W$ÃÇ4«{Q¶Ò¯�$Ç�.-¡x�jÃÈ¯�X�a=E�<·æäê�

§ÇX�/��bÆ	0¾ÔÄ�]¼ÕÔ°4«P�ÃÇf§ÆµºÔ�X�a=EïõçàäÄ

�.-¡x�jÃÇ�§ÊÇX�/�sïõçàäÇV�¶Ò¯�.-¡x�jÃæäê�§È

�l;�Æ�½Â²ÔÄ�´ÒÕÔ°Serpentine �§ÇX�/�lt\}¶Ò [3]¯X�/�lÆ

�³ Gibbs �eÛí÷ßù*�×�qÏÓ¯Langmuir �l;�3H×d²Â¯�\<¯X�W$

ÃÇ�§��b×�]½À°@ÒÕÀ�§��bÆ4«ÃYÎÀf§�B�<×zÌ�Ö¿¯�

.-¡x�jÃÇ¦M�ïÜ÷äèõÚêæäê¶ÒÇ�X�a=Eóé÷×Su½¯�.-¡x

�jP�ÃÇ¦M�ïÜ÷äèõÚêæäê¶ÒÇ�X�a=E�BÇL�äâù÷×\<¯$�

Ç HÄ½ÂYÎÀ°�X�aÇ�X�É¦M�ïÜ÷äèõÚê{M�ÇL�äâù÷¯ÅÒÉÆ

�j8�ÄÇV�¶Ò¯�.-¡x�jÃ¦M�ïÜ÷äèõÚêæäê¶Ò�X�a=E·�»Ó

³Ô»Ä·p¼Õ¯äîùõÚøÑÓ�¨(ÃX×�Í#�æäê·0%½³Ô»Ä·JÒ¶ÆÅÁÀ°

»Ç{QÈ¼ÒÆ¯¦M�âÚ�)æäê×�5Æ�Í_y�ãøëõÚê£mÇU,�È¯�X�

a×=E½Å²äîùõÚø+�¨(Ã¤q½À��CÏp ¾Ô° 
[1] B. Fegley & R. G. Prinn (1989) in The Formation and Evolution of Planetary Systems, 171-211. 
[2] D. Yamamoto et al. (2015) LPSC abstract, 1930. [3] M. N. Mautner (1999) Icarus, 137, 178-195.  
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âĵRÅ³âĵ³ĢēĤĜ�����Q]_ÐÛBa`�Èk��t�S4o�}�á\ÅÙ

è�1.". ĹRĨùQ£āBa`�¿N8`5�ç4ÐÛBa`k��t�Roes4gqfktķÌ¢Ê4B

^QSĢēà¨Q]`°±R²Ð·©S�1.".RģÆïĸQ�»E`HZ4Ĩùęí=^�1.".RģÆïĸc¯

¿E`HZQS4ð6PüØcßLģÆQÄE`ĢēÀŅ>×ĥN8`5GAN4Ü6SAaXN�n�rÆc

Ú¿CH�1.".ģłQÄCM4ĉñącā9HÁ ÀŅcġ94�ķÌ �́7
��'�,�NRgqfktķÌ¢Êc

ĬUH�	�5C=C4���RĢēķÌS7
%'�,N8`HZ4ņķÌ´NRĢēÀŅ>×ĥOP`5ÖKMêĊđ

NS4ĢēķÌ�/#���
7���%'�,RņķÌ´NĈğĉñąQÄCMĢēÀŅcġ94k��t�oesOgqf

ktķÌ¢ÊRrl��¤cĬUH5B^Q4ARgqfktķÌ¢ÊO�¥ġKHĢē§Įà¨RÀŅęí

�
���cĲX;M4���ĢēRŀQĀD`²Ð·©Ń´QL9MĝÃCH5�

�
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���	���"��'�ŉĆÓ
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ñąīæQSĆÓĘ ��2'�ĒĿý���Ň�RĈğĉcā9H5ĢēQ]_ÐÛBa`k��t�RðºS4ņķ

{vhi��cā9Môč
����m�NãÒCH5AR¨ĂRĩì=^4ä¡Ba`�6RĈğĉĖºRĳıc

ö¿E`AON4òR]:Pä¡�ĜňĢēûOä¡ûRİŁŋ0ŉOä¡ķÌň/!ŉRĽ�cõZHŋ
!"
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�1.".Rģł>ĈğĉQ�HüØR�n�rÆNĦbaM9`O�¿C4
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%'�,NĢēCHéR
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¯¨�Ç«ćÒ�`³à´�*-�, Ít�]�Ç«��v¼Æ���*� 137 ppm �¡
��. (McCubbin et al., 2016), .0ñÿ�¢Ù�-��*� 5�1019 kg ��-. Ç«��
CHJ?=8?@8<���*-ì�Êñ�DI?G!�û¿�#�1�[������ä

�+.-�', Ç«^ü�¼�ĉÕO�(�+�.�lå�	Č�. ĉÕO�zÿ�¼0^
ü�j,ó&·¶�K����, ĉÕ3AG7J�î¤�*�����.-ČÂ�h|z»
�+D9D4J;FI!�¼�Äî	��+.-. ����	+ĉÕO���*��h|z
»)D9D4J;FI	����*�����.�-�������*�/������. 

ô��ćÒ�U��*-�, Ç«�{ąÛ¯k�CAI����+ 1.8 (±1.0 ) Myr V^�Ít
�ñÿ�Ü50%��Ă�čn¬�:2��	÷1����¡��.��-  (Dauphas and 
Pourmand, 2011). ���h|{ąÛ«ĊO�Ç«�ĉÕ	÷é���0Óq���-. 
�*��Ë¾M�h|Ç«�ñÿ	°ñÿVL�ù�-�, «Ċ5<0h|z»���ã
�*���-. n¬�, ��«�ê×õ�	 ~1 km/s 0ò�-*���,, ��«�+ H2O 
0��'��-£Ð��`	æ5<0ă|�, h|z»�j,ó$.-�ä�+.-. �$
,, «Ċ5<�* æ5<�`�i©�+�-À�wh|z»���	Q��.-.  

�����1 ¸\¤��¿�ëE>G0¶Ú�, À�wh|z»�ÉÑ¶ö����ð"
� . ĉÕ¬Ą�ćÒ�U��ðpÑ�¦Z0N��ĎÇ«²§Êñ�čR�`E>G 
(Wänke and Dreibus, 1988) 0úÏ��. æ5<�`�ß��ê×cÉ�*,Î�-ÌþxD
9D, Ā�ā, 5<Ą��Éd��ëß�0N�-Ďæ5<�`��v`}ÿ	z
�Č�
����+z»M�0f'č��LÖ� Hill e�����h|{ąÛ«Ċ� á�-«
Ċ5< (H2-He) z»	~t�-(���-. $�, uìċÂ�	 1500 K 0ò�-�, D9
D4J;FI	���-�W���. z»O�¼è»s����D9D�¼	Äî�, K�
D9D4J;FI�`ý�.�¼�, ĉÕO��_æ5<���(����. 

h|z»�÷d0¦ZÑ�½'�à´, ĉÕ¯Þ¹Ć��uìċ»s ∼ 2000 bar, uìċÂ
� ∼ 2500 K (�ČÂČs�z»	���-. �«ñÿ	Ít� ∼ 0.2 Y�ù��¬È�D
9D4J;FI	���, ĉÕ�P¬$��Ë�	�á�-. ¯ÞÑ�Ç«^ü��Ü 4
�1021 kg �¼	`ý�.-. ��-ç��ĉÕ¬Ą�#�1�X~���. $�, ²§Ê
ñO�æ5<�`�Àmº0¦`� 1 �Á�������(, �*� 1021 kg VL�¼	`
ý�.-. Ç«ćÒ	Óq�-o¼ÿ�, ČÂČs�h|z»�í/.�D9D4J;FI
����*,ïª�-�	�
-. Sr�¼�%�`ý0ä���	, �Ĉ��T�`}
Ô(K�ÿD9D�Äî�-����-. ĉÕ�P¬�g�z»�č«Ċ	.����b
�{ąµØÝyâ�*����#�1�	��ÖĄ!¥ø�, Â®ÃÅ������.-B
26<±�¡��.��-¦ bar �a±Ç«z»�, ĉÕO�D9D!Äî��£Ð�Êñ
�_æ5<�*,(�+�.�lå�	�-. 
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高純度石英ガラスの磁気異方性 
 

○荻野理史 1，植田千秋 2，久好圭治 3 

1大阪大学大学院理学研究科 

 

分子雲コアや星形成領域に存在する星間磁場は，ダストから惑星に至る進化を支配する主

要な要素の一つであると考えられている．その星間磁場の観測方法の一つに偏光観測がある．

これは，磁場により整列した星間ダストがスリットの役目をはたして偏光する，というもの

である．しかし，磁場によるダスト整列機構の完全な解明には未だ至っておらず，偏光観測

による磁場の定量的観測はできていない．そこで本研究では，磁気異方性によるダストの磁

場整列機構の検証にあたる．この機構は，ダストのもつ磁気異方性Δχにより磁気的トルク

が生じ整列するというものである．しかしダストのほとんどは等方的とみなされる非晶質シ

リケイトであるため，この機構は適さないと考えられてきた．ところが，不純物として含ま

れる磁性イオンによって非晶質シリケイトにも磁気異方性Δχをもちうることが先行研究

[1]により明らかになった．また磁性イオン以外にも，固化直前のシリケイトメルトの伸長

などによっても磁気異方性Δχを持ちうることがわかった． 

そこで本研究では固化直前の変形による磁気異方性を研究すべく，磁性イオンのなるべく

少ない高純度の石英ガラス(Fe濃度 0.2ppm)を原材料とし，伸長，膨張させながら急冷した

ものを試料としてΔχ測定，磁化測定を行った．このとき，試料が引き伸ばされる方向と測

定磁場の方向が平行か垂直で違いを見たところ，明らかに平行方向の方が大きい磁化になる

ことがわかった．つまり，試料の引き伸ばされる方向が磁化容易軸であり，それに垂直な方

向が磁化困難軸である．さらに磁化測定から得られる磁化曲線が常磁性に特徴的な曲線を描

いた．通常ガラスは反磁性であり，何もドープしていないガラスが常磁性を示す報告は前例

がない．また，原子レベルでの磁性解明のために ESR測定も行った．結果，E’中心という

種類の欠陥が生じていることがわかった．この欠陥によるラジカルに起因して磁気異方性が

生じた可能性が考えられる．これらの実験を基に，星形成領域における非晶質ダストが整列

に必要な磁気異方性を持ちうる条件を考察する． 

 

[1] Yokoi et al: Planet. Space Sci. (2014) 
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�ÅC>ò{-��9�ûāNUJV.�Ā 
 

 
○^c �Ò 1, «ª � 2, �ð ²Í 1,2, x`� ¤ 3, hó �� 4, õ©Þ� 5, ZÉ re 5 

1ÛqÏÔ}�ú}�, 2��àÕÏÔøÊ°¯, 3]ñ}�, 
4_»}�, 5áÆ¿?LSAWÏÔFVGW 

 
� Á×ëDVKR>J.´~`+Ý�7�)�9��¥.â�Ãë·�-/�$:7.l�

EOBJS.µí�¨È*�9�Á×ëDVKR>J.l�EOBJS/ 3 µm�-$:%
:Ä�Ë,tm�Å< (&4�l�EOBJS<È�)ýÎG>N.dþ�pß*�9+

Ý�7:9�!�!�ï�.§¡®IWG.æ¬Ø�7��ûāNUJV��~`â�.

l�EOBJS(Ä- 3 µm�).tm�Å<|g #9pß��Ñ :)�9(e.g. Pieters et 
al., 2009, Ichimura et al., 2012)��.Ì\aÈ/��¥â�-��)5å¾ :9pß�
�id-�8�3 µm�<È�&â�Ãë.·�-�Ā<k2"pß���9�$�*�Á
×ëDVKR>J-s3:9öÃ<È�)�ûāNUJV.�Ā<ê1&� 
� ªÏÔ*/�áÆ¿?LSAWÏÔFVGW.P>BU¹>@VÀ>@VºbãÜ<È�

) H2+(10keV)>@VMWQ< 1016 - 1018 ions/cm2.ù*³üË-Â�!&� 7-�FTIR
<È�)$:%:.Â�ô-�!)l�EOBJS<n�!&�è¢-/OTHJÅ-!&

antigorite.jöÃè¢+ antigorite+ olivine.¼qè¢<È�&� 
� antigorite-�"9Â��ă.Ø�7�l�EOBJS.³üË,|g<¾�!&�l
�EOBJS.�(�.¹÷.Ä�Ë,|g�7�antigorite -Â� :&NUJV/Yç
.6�,³ü<ì=*Ø¦Z-n8î3:9�+�;�'&� 
1. antigoriteØ¦Z-5+5+�y"9 OHz.½� 
2. Xç. OHz.½�-f��£&- H2O.Ç� 
3. H2O.Ç�/ÙÚĄXç. OHz.½�/ä7:,�ą 
 7-�olivine0�"9Â��ă*/Ö 1017 ions/cm2Ó�*

l�EOBJS.|g/±3')!3��+�Ñv :)�9

(Schaible and Baragiola, 2014).-�!�antigorite*/Ö
1018 ions/cm2*Ău"9�+�;�'&�3&�¼qè¢-�

�)5Ö 1018 ions/cm2*l�EOBJS.|g/Ău"9�+ 
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紫外線望遠鏡による低温度星周りの系外惑星酸素

大気検出の検討 
 

○堀越寛己 1、亀田真吾 1、村上豪 2、生駒大洋 3、成田憲保 4 

1立教大学理学部、2宇宙航空研究開発機構宇宙科学研究所、3東京大学大学院理学研究科地

球惑星科学専攻、4国立天文台 

 

1995年に系外惑星が発見されてから数多くの観測が行われ、検出された惑星の数は現時

点で 3000を超えている。今後は地球近傍の低温度星（3000～4000K）周りに数多くの惑星が

検出される見込みである。また、一部の惑星では地球から見て主星の手前を惑星が横切る際

に、主星の光を遮蔽するトランジット現象を利用して、大気組成に関する情報が得られてい

る。大気を持たない惑星のトランジット時の主星光の減光率は波長に依存しないが、大気を

持つ惑星の場合、大気中に含まれる原子・分子が特定の波長の光を吸収・散乱するため、分

光観測によって大気組成に関する情報が得られる。 

 我々は低温度星のハビタブルゾーンに地球、金星、火星が存在すると仮定し、各惑星大気

中の酸素原子の検出可能性を検討した。恒星の紫外線は惑星大気中の分子を解離・電離させ、

特に極端紫外線（EUV）は大気の加熱源となる。しかし、波長 40～91.2nmの EUV放射は星間

空間中に存在する水素によって吸収・散乱されてしまうので観測できない。我々は Linsky 

et al. (2014)で示されている水素ライマンα線（波長 122nm）強度と EUV強度の関係式を

用いて、低温度星のハビタブルゾーンにおける EUV強度を推定し、Kulikov et al. (2007)

と Tian et al. (2008)で示されている太陽の EUV 放射強度を変化させた場合の地球、金星、

火星の酸素原子密度分布を用いて、各惑星の酸素原子柱密度を計算した。結果として、低温

度星のハビタブルゾーンに地球が存在した場合、高高度まで高密度な酸素原子が広がるため、

OI輝線（波長 130nm）でトランジット観測すると金星や火星がトランジットした場合に比べ

てトランジット深さが非常に大きくなることが示された。従って、小型の紫外線宇宙望遠鏡

（～20cm）による観測でも、地球と金星、火星は区別することが可能であり、数回トランジ

ット観測すれば低温度星のハビタブルゾーンに存在する地球の酸素原子大気を検出すること

が可能であることが示された。 

 NASAや ESAで提案されている将来計画における観測波長域は可視～赤外のみである。そ

こで我々は系外惑星観測に特化した紫外線宇宙望遠鏡の開発を進めている。 
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 惑星の形成過程や形成環境を制約するためには、形成途中の惑星を観測す
ることが重要である。最近、原始巨大ガス惑星 LkCa 15b から強力な Hα 輝
線が検出された (Sallum et al. 2015)。この輝線は惑星へ集積するガスに由来
すると考えられるが、その発生機構および発生量については理解されていな
い。このような水素の輝線が放射されるためには、数万Kを超える高温ガス
が必要である。しかし理論的に推定される惑星や周惑星円盤の黒体温度は、
観測可能な強度の輝線を放射する温度に達しない。最新の 3 次元流体計算(e.g. 
Tanigawa et al. 2012)では、周惑星円盤に鉛直に集積するガスが非常に強い
衝撃波を形成することが示された。このようなガスは加熱後速やかに冷却さ
れるため黒体温度には影響しないが、強い水素輝線を放射すると考えられる。 
 そこで本研究では、集積するガス流の衝撃波後面の温度構造と輝線放射を
数値計算し、Hαの発生量を定量した。この領域の主な冷却過程は輝線放射で
あるため、温度構造と輝線の放射を同時に計算する必要がある。これを実現
するため、化学反応・水素の電子準位遷移・輝線の放射吸収を含む 1次元流
体計算を行った。 
 結果としてライマン系列の水素輝線は強く吸収され、多くのパラメータで
Hα輝線が強く放射されることがわかった。このHα輝線は観測可能な強度で
ある。また、観測された輝線強度から、形成途中の惑星質量とガス集積率を
制約する式を得た。 
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リチウムに富んだ赤色巨星の検出と惑星飲み込み
説の検証

⃝國友正信 1，Elisa Delgado Mena2，Vardan Adibekyan2

1名古屋大学，2ポルト大学

近年の高分散分光観測により，リチウムが過剰に存在する赤色巨星はこれまで数十個検出されて
いる．この原因として，これまで Cameron-Fowler 機構による星内部でのリチウム生成，惑星の
落下（惑星飲み込み）によるリチウム注入，伴星からの質量輸送などいくつかの説が提唱されて
いるが，どれが主要な機構であるかははっきりしていない．もし仮に惑星飲み込みがリチウム過
剰を引き起こしている場合，その系での惑星系の形成・進化過程の痕跡が赤色巨星の表面組成に残
されていることを意味するため，この起源を理解することは重要である．そこで我々は観測・理
論双方から惑星飲み込み説の検証を行った．まず，これまで惑星探索が行われた 12の星団に属す
る 67の赤色巨星に対し，高分散分光観測を行い組成を決定した．その結果，リチウム過剰な赤色
巨星を新たに 3天体発見した．興味深いことに，そのうち 2つ（NGC 4349 No. 127, NGC 2423

No. 3）は惑星を保持するクランプ巨星であることが知られている．従って，これらの系では惑星
形成が行われたことを示しており，形成された短周期惑星が飲み込まれた可能性がある．さらに，
恒星進化計算と惑星の軌道進化計算を組み合わせ，これらの系で惑星飲み込みが起こった可能性
について理論的検討を行った．赤色巨星周りの惑星の軌道は，主に中心星変形潮汐と中心星の質
量損失により変化する．恒星進化コードMESA (e.g., Paxton et al., 2011) を用いて上記の 2天体
と同じ質量，金属量を持った星の進化を計算し，その周りでの惑星の軌道進化を計算した．その結
果，どちらの天体でも過去数千万年の間に惑星が飲み込まれた可能性は非常に低いことがわかっ
た．我々は今後すばる望遠鏡を用いて 2天体の高分散分光観測を行い，Beにも過剰が見られるか
を調査することで，リチウム過剰の原因に迫る予定である．
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54Cr同位体比異常の成因：不均質な分子雲コア 
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 隕石中の 54Crには同位体比異常があることが知られている。また，それには隕石
母天体の形成年代と相関があるという報告がある (Sugiura and Fujiya 2014)。一方で，
CAI中の 54Crには大きな同位体比異常があることも報告されている (Trinquier et al. 

2009)。こうした同位体比異常や年代との相関は，原始太陽系星雲の形成と進化，固
体微粒子の運動や経験した熱的過程，微惑星の形成過程などと関係があるはずであ
り，その成因を明らかにすることは，太陽系の形成初期段階を解明する上で，重要
な意味を持つと思われる。そこで本研究では，この同位体比変動および隕石母天体
形成時間との相関を作り出すメカニズムを検討した。 
 本研究では，太陽系を作った分子雲コアの内部で，固体微粒子に含まれる 54Cr同
位体比の空間的不均質である場合を仮定する。分子雲コアの重力収縮に伴い円盤が
形成され，さらに円盤は独自に力学的進化をする。このとき，ガス中に含まれる固
体微粒子はガスの流れに乗って移動すると同時に，ガス中の乱流によって拡散もす
る。ただし，固体状態を維持したままでは初期の同位体比から変わることはない。
一方で，固体微粒子は高温領域に達すると完全に蒸発する。その後，温度が下がる
と蒸気は凝縮し固体微粒子になるが，このとき，同位体比は均質化する。こうした
固体微粒子の運動や蒸発・再凝縮などを計算することにより，円盤内の場所と時刻
の関数として，その場に存在する固体微粒子群の 54Cr同位体比の変動を調べた。モ
デルのパラメータは，分子雲コアの初期回転角速度（角運動量）と円盤内の乱流粘
性の強さを表す無次元パラメータ αの 2つである。 
 計算の結果，初期分子雲コア内の同位体不均質を仮定するこのモデルで，54Crの
同位体比異常および隕石母天体の形成年代との相関が説明できるパラメータの組が
あることがわかった。すなわち，54Crの同位体比異常は，初期分子雲コア中の不均
質に起因している可能性がある。今後は，他の元素の同位体比異常との関係，ダス
トの成長との関係なども考慮して検討する必要があるだろう。 
 
Sugiura, N. and Fujiya, W. 2014, MAPS 49, 772 

Trinquier, A. et al. 2009, Science 324, 374 
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原始惑星系円盤における非平衡電離度を考慮した　　
MHDシミュレーション 

○藤井悠里1、Oliver Gressel1、奥住聡2、富田賢吾3、鈴木建4、犬塚修一郎5 
1ニールス・ボーア研究所、2東京工業大学、3大阪大学、4東京大学、 5名古屋大学 

　原始惑星系円盤は銀河宇宙線、中心星からの紫外線やX線、放射性核種の崩壊によるγ線
等により弱く電離されていることが知られている。ガスが十分に電離していると、磁気回転
不安定性(magnetorotational instability; MRI)によって円盤が乱流状態になり角運動量が
輸送される。このため、円盤の乱流状態は円盤進化において非常に重要である。また、MRI
によって円盤表面からの質量損失である円盤風が駆動されることも明らかにされている。こ
のようなMRIによる円盤の力学的進化を理解するためには、円盤の各領域での電離状態を正
しく把握することが重要である。 
　電離度の計算は計算コストが高いため、流体計算とは別になされることが一般的である。
磁気流体力学(magnetohydrodynamic; MHD)シミュレーションをする際には、電離度の平
衡解が広く用いられている。しかし、円盤表面付近の密度が低い領域や、ダストが大きく成
長した際には化学反応が平衡に達するタイムスケールよりも流体が進化する力学的タイムス
ケールの方が小さくなるため、平衡解が必ずしも成り立つとは限らない。よって、本研究で
は電離度を同時に解きながらMHDシミュレーションを行った。進化後期のガスが少なくなっ
た円盤において局所シミュレーションを行った結果、円盤風によって円盤内部の電離度が低
いガスが表面付近に持ち上げられることが分かった。しかし、持ち上げられたガスが遠紫外
線によって直ちに電離される場合には、電離度の非平衡性が顕著でないことも分かった。円
盤の全体像をつかむためには大規模計算が不可欠であるため、非平衡電離度計算を組み込ん
だグローバルシミュレーションの開発も行なっている。講演ではその進捗状況についても報
告する。
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電子加熱による原始惑星系円盤の磁気乱流の抑制
⃝森 昇志 1、村主 崇行 2、奥住 聡 1、犬塚 修一郎 3

1東京工業大学、2理化学研究所、3名古屋大学

原始惑星系円盤の乱流は、惑星形成論において不定性の大きい要因である。乱流はダストから微
惑星にいたるまでの固体物質の運動に影響を及ぼす。円盤内の乱流は、磁気回転不安定が成長し
たことで生成される磁気乱流であると考えられている。しかし、低電離度では磁気回転不安定が
安定化される。そのため磁気回転不安定によって乱流が発生されるかどうかは、電離度に大きく
依存する。
本研究では、電子加熱による電離度変化に着目する。電子加熱は、磁気乱流中の電場によって電
子が加熱される効果であり、ダストへの吸着を促進し電離度を下げる働きを持つ。電子加熱によっ
て十分電離度が減少すれば、円盤中の磁気乱流は抑制されると期待される。電子加熱はこれまで
見落とされていた効果であり、円盤の乱流構造を大きく変える可能性がある。しかし、電子加熱
が起きたときの乱流状態やどれほど乱流を抑えるかは明らかでない。
我々は電子加熱の乱流抑制効果を定量的に調べるために、電子加熱によって電気抵抗が増幅する
効果を単純な解析的なモデルで模擬し、磁気流体シミュレーションを行った。その結果、電子加熱
によって電流密度が低い値に抑制されればされるほど、降着応力が減少することを確認した。ま
た、電子加熱の効果がよく効く時、磁気乱流は全く起きず、定常的な層流状態になることを発見し
た。そのときの降着応力は整列した磁場によるマクスウェル応力が支配的である。そして最終的
に、このシミュレーション結果と、マクスウェル応力と電流密度間のスケール則の両方から、電
子加熱時の降着応力の予言公式を得た。つまり、電子加熱領域において、飽和状態の電流密度か
ら、降着応力を与えることができる。これによって、電子加熱領域における降着応力を解析的に
計算できるようになった。

y x 
z 

理想MHDの場合 

電子加熱によって電流が十分抑制されると、 
MRI乱流が発生しない ➔ 円盤乱流を抑制 

Bu!:!�������

　　電子加熱の効果を考慮した場合 
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図 1: 電子加熱を考慮した時と考慮しなかった時の定常状態における磁気流体計算結果の比較。色
は磁場の大きさを表している。
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磁場駆動円盤風を考慮した原始惑星系円盤の進化
Evolution of Protoplanetary Discs with Magnetically

Driven Disc Winds

鈴木 建 1,2，荻原 正博 3,4，Alessandro Morbidelli4，Aurélien Crida4,5，Tristan Guillot4

1東京大学, 2名古屋大学, 3国立天文台, 4Observatoire de la Côte d’Azur, CNRS,
5Institut Universitaire de France

原始惑星系円盤は弱電離プラズマであり、磁場がその動力学や進化に影響を与えている。本発表
では、磁気乱流等に起因して駆動される円盤風が、原始惑星系円盤の進化に与える影響を調査し
た研究結果を紹介する。
粘性加熱を考慮した標準的な降着円盤モデルに、磁場駆動円盤風による質量損失と角運動量損失
を取り入れ、原始惑星系円盤の時間進化を追う。モデル計算では、乱流による実効的粘性強度、円
盤風の質量流束、円盤風による角運動量損失が 3つのパラメーターとなっており、これらには我々
や他グループによりこれまで行われた磁気流体数値シミュレーションの結果を用いる。但しここ
で、円盤風の質量流束が降着円盤の大局的なエネルギー保存を矛盾なく満足するようモデルを構
築しており、これが本研究の特色の 1つである。
上記の乱流および円盤風パラメーターは、円盤を貫く縦磁場強度や電離度という、各円盤の物理
環境に依存している。このことを踏まえ、広いパラメーター範囲での計算を行い、その結果、原
始惑星系円盤の面密度進化は非常に多様なものとなった。特に、円盤風による角運動量抜き取り
が効果的に効く場合、円盤面密度進化は通常の粘性降着の場合と大きく異なるものになった。具
体的には、内側のガス円盤が円盤風および降着により非常に効果的に消失し、面密度が中心星か
ら離れるに従い大きくなるという、通常とは逆の傾向が得られた。このような進化を経る原始惑
星系円盤では、コア降着機構による惑星形成機構で問題となる、岩石サイズの固体成分の中心星
への落下や原始惑星の内側への移動が、大きく抑制、もしくは、全く発現せず、惑星の形成や進
化にも大きく影響を与えることとなる。このような進化を経る原始惑星系円盤で、コア降着機構
による惑星形成がどのように進むかについても論じる予定である。
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巨大惑星による原始惑星系円盤のギャップ構造の

理論モデルの構築 
 

○金川和弘 1,田中秀和 2,武藤恭之 3,谷川享行 4 

1シェチュチン大学, 2東北大学, 3工学院大学, 4一関高等専門学校 

 

原始惑星系円盤内で十分に成長した惑星は周囲の円盤ガスとの重力相互作用によってガスを

吹き飛ばし、惑星軌道に沿ったリング状にガス密度が減少した領域(ギャップ) を作る。こ

のような巨大惑星によって形成されたギャップ構造は、ALMA や Subaru 望遠鏡と言った大型

望遠鏡によって多数発見されているリング状の隙間を持つ「前遷移円盤」の形成を説明する

有力な説の一つであり、原始惑星系円盤のギャップ構造は惑星の存在を示すものとして着目

されている。 

原始惑星系円盤の惑星形成領域の直接撮像観測が盛んに行われている現状において、観測さ

れた原始惑星円盤ギャップの深さや幅といった構造からギャップ内に存在する惑星について

どの程度制限を与えられるのかを検討することは極めて重要である。 

 

本研究では、2次元流体シミュレーションを様々な惑星質量、円盤温度や粘性について系統

的に行い、その結果を基に惑星によるギャップ形成にとって重要な物理過程である密度波の

伝播・減衰過程をモデル化し、２次元シミュレーションの結果を良く再現する動径 1次元の

惑星ギャップのガス密度分布の理論モデルを構築した。 

本講演では、このモデルを紹介すると共に、ギャップの深さ･幅関係や面密度分布の勾配か

ら惑星質量を見積もる方法を議論する。 

 

また、現在発見されているギャップ構造はダスト連続光の観測で見つかったものが主である。 

ダスト粒子は円盤ガスから受ける摩擦力のため、サイズの大きなダストほどガスの分布と異

なる分布になる。 

そのため、惑星によって作られるギャップの深さ･幅も異なる。 

本研究では、ガス･ダストの 2流体での流体シミュレーションを行い、ダストギャップの幅

と深さがガスギャップのものとどれほど異なるのかを調べた。 

本講演ではこの結果についても紹介したい。 
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焼結ダストアグリゲイトにおける脆性塑性転移
⃝城野信一 1，上野春太 2

1名古屋大学大学院環境学研究科，2日立ソリューションズ

惑星系の形成は，サブミクロンサイズのダスト微粒子の付着成長から始まる．中心星から比較的
離れた領域では温度が低いため，ダスト微粒子の体積のかなりの部分はH2Oを始めとする氷が占
める．氷の揮発性は高いので，周囲のガスへの昇華とガスからの再凝縮を繰り返す．昇華と再凝
縮により氷分子はダスト微粒子間の結合部に移動する．このプロセスは焼結と呼ばれる．ダスト
微粒子間に分子が移動すると，微粒子間の力学的相互作用の様子が変化し，ダスト微粒子集合体
（アグリゲイト）の力学物性が変化する．焼結が進んでいないアグリゲイトでは微粒子間の転がり
によってアグリゲイト全体として塑性変形することができ，衝突の際の運動エネルギーを効率的
に散逸され合体が促進される．それに対して焼結が進行すると，アグリゲイトは固くなり，衝突
してもはね返ったり破壊したりする．そこで本研究では焼結の度合いを系統的に変化させ，衝突
の結果に対する影響を調べた．その結果，微粒子間結合部の半径÷微粒子の半径　で表される焼
結度合いが 0.4-0.5で衝突の結果が合体から破壊に変化することが分かった．この焼結度合いを実
現するためには，微粒子全体の約 1%に相当する体積が結合部に移動する必要がある．H2O，もし
くはH2O以外に含まれている氷の存在度はこれ以上である場合が十分あり得るので，焼結がアグ
リゲイトの合体成長に大きな影響を与えることが予想される．

O2-07



Vf{�¬P����%Ç��[~��"%�

518),?.*8���
�

�O�iÄg �Ó^ÆKE ��

�

�ZWnejejË�aj¡§¤�

�

518w«g�I�}È�{�u}�©E176:��%��Ó518w«g�I�}È�	%

�\�(�%���{�u}´����Îq�Å²��%Ô518w«g���518�o 5

18��%�Ó�¡§���518w«g����%Ô�518),?.*8�S�&%��

�]�&%:B31�¿¯�%Ô���±Ï¦�m
�%�[��¶�¥U�%�µ��

%Ô��"$Ó518«gÉ�YÃ��%96+�}È�%Ô���518),?.*8

�°¨�Ì�º�½$!�
�¢c(¸����Ó��¿¯�{�u}�vÐ�%�����

&��%(Sirono (2011), ApJ, 735, 131)Ô�
Vf{�¬P������Fx��X³N�l��%Ô·ÁÏI¼�518«g�"���l�

Â#&%� ÓP�±Ï�518«g��r�Ò
�%Ô��� ÓG��"���518),

?.*8�Ò��P�±ÏI¼�»¾&%�Ó��¿�X®z��%ÔSirono (2011)��Ó
·ÁÏ��rRp�#��y²�4*<1-D@�£&��%Ô���Ó�518),?.

*8�Ç��[�ÀU���%`Y���4*<1-D@��#��&����Ô����

¡§��Ó�L0;=AD0>C�"$518),?.*8�Ç��[�ÀU(ªQ�Ó��

y²�4*<1-D@(� �Ô�

���Ó�4*<1-D@�Ò�Ñ_���¹Í�bS�%��&È
�%���'���Ô

��Ó�4*<1-D@�518),?.*8�/*2��Jhz�m
ÓG��t�t


Jh�%���'���ÔE��ÓP�±Ï�Ò�Ñ_���¹Í�518),?.*8�/

*2�Jh���%Ô}È�"$518),?.*8����%�ÓÒ�Ñ_���¹Í��


�%Ô��� Ó518),?.*8��%/*2��}È�%�ÓÇ��[~��"%��

"��518),?.*8�}È�Êk&%���H|&%Ô���Watanabe & Lin (2008), 
ApJ, 672, 1183�s(���Ò�Ñ_���¹Í(ªQ�Ó�¡§��4*<1-D@�#�
Ñ_(� �Ô���ÓG��T��t��ÓSirono (2011)�� #&��Ñ_�dM�
����Ñ_�ÓQ��%���'���Ô 
�

O2-08



原始惑星系円盤形成段階の
高空隙率ダストアグリゲイトの合体成長

⃝本間謙二 1、中本泰史 1

1 東京工業大学理学院

微惑星は惑星のビルディング・ブロックとなる天体であり、微惑星がいつ、どのように形成され
るのかを明らかにすることは、太陽系や系外惑星系の理解に非常に重要である。微惑星は原始惑星
系円盤（以後、”円盤”と呼ぶ）中のμ mサイズの固体微粒子（ダスト）が合体成長し、形成され
ると考えられているが、その形成過程は未だ明らかにはなっていない。例えば、メートルサイズの
ダストがガス円盤中でガスによる抵抗力を受け、角運動量を失って中心星へ落下してしまう中心
星落下問題は重要な問題である。一方、空隙率の大きいダストアグリゲイトは中心星への落下を回
避し、微惑星へと合体成長しうることが示唆されている (Okuzumi et al. 2012) 。しかしながら
Okuzumi et al. 2012では、ガス円盤の時間進化は考えられていない。実際にはダストの合体成長
は円盤形成時から起きていると考えられるため、分子雲コアの崩壊からの円盤形成とダストの合体
成長を同時に考える必要がある。またそのような時期では、ガス円盤の進化のタイムスケールはダ
ストの成長のタイムスケールと比較できるくらいに短くなるので、ガス円盤の進化がダストに与え
る影響を調べることは非常に重要である。
本研究では、分子雲コアの崩壊から円盤の粘性進化を含めた円盤モデルを用いて、高空隙率ダス
トアグリゲイトの合体成長計算を行いサイズ分布の進化を調べた。その結果、分子雲コアから直接
質量降着がある軌道半径（遠心力半径）より内側では、ダストは合体成長により微惑星サイズへと
成長することが分かった。このことは、微惑星は分子雲コアの崩壊から数１０万年で形成され得る
ことを示唆する。また微惑星へと成長するダストには一度ガスとともに軌道の外側に運ばれた後、
成長し中心星へのドリフトを経験し遠心力半径まで戻ったところで微惑星へと成長するものがある
ことがわかった。これはガス円盤進化のないモデルでは見られなかった結果であり、このようなダ
ストの動径方向へのダイナミックな運動からの微惑星形成過程は、ダストの物質的進化にも影響を
与えることが期待される。
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原始惑星系円盤中の圧力バンプにおける
岩石ダストの合体成長

⃝瀧 哲朗 1, 奥住 聡 2, 藤本正樹 3,4, 井田 茂 4

1国立天文台, 2東工大, 3ISAS/JAXA, 4東工大 ELSI

　岩石微惑星は地球型惑星の材料と考えられているため，その形成過程を理解することは惑星系
形成論において重要である．現在のところ微惑星形成の理論には 2つの代表的な困難が存在する．
ひとつは，成長したダストに対する原始惑星系円盤からのガス抵抗が，ダストを中心星方向に急
速に移動させてしまうという「中心星落下問題」である (Adachi et al., 1976)．もうひとつは，円
盤内で駆動されるダストの相対速度が，ダストが合体成長可能な速度を上回ってしまうというも
ので「衝突破壊問題」と呼ばれている (Blum & Munch, 1993)．岩石微惑星の場合，その形成を決
定的に困難にしているのは衝突破壊問題である．典型的な原始惑星系円盤のモデルにおいて，円
盤内で駆動されるダスト間の相対速度は合体成長可能な速度に比べて 1桁程度も大きい．
　本研究では圧力バンプ (Whipple, 1972; Haghighipour & Boss, 2003)と呼ばれる原始惑星系円
盤内の局所構造におけるダストの相対速度の変化と合体成長に注目した．圧力バンプにはダスト
を捕獲・濃集させる能力があり，その捕獲・濃集過程において円盤ガスの圧力勾配が非常に小さい
領域を形成する (Taki et al., 2016)．そのような領域ではダストの中心星落下は遅くなり，またガ
スの乱流強度も弱まる (Takeuchi et al., 2012)．ダストの相対速度の主な起源としては，ダストの
中心星落下と円盤内の乱流を考えれば良いが，圧力バンプはこれらを起源とする相対速度を同時
に下げることができる．
　今回，我々は圧力バンプにおけるダスト-ガス系のダイナミクスとダストサイズの自己無到着な
進化を調べるために，円盤動径方向の 1次元モデルを用いた数値実験を行った．その際，圧力勾
配の進化を考慮した乱流強度を用いることで，圧力バンプ内部ではサイズ進化の過程を通じて岩
石が合体成長可能な相対速度を維持できることを調べた．さらに圧力バンプではダストの空間密
度が高いためにダストの成長が促進される. この効果によって，圧力バンプを通過するダストは
「衝突破壊」と「中心星落下」の両方の問題を回避し，合体成長が卓越するサイズ領域まで成長で
きる可能性が示唆された．
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低密度ダストの重力不安定による微惑星形成
⃝道越秀吾 1, 小久保英一郎 2

1筑波大学 2国立天文台

　ダストの合体成長の結果、多孔質で低密度なダストが形成される可能性が指摘されている。平
均密度はおよそ 10−5 g cm−3まで低下する。一方で、微惑星の密度は典型的には 1 g cm−3である
ため、ダスト成長により微惑星が形成された場合は、ダストは圧縮される必要がある。自己重力
による静的な圧縮過程を考慮すると、成長しながら圧縮し十分に密度が高まることが報告されて
いる。本研究では、自己重力により静的圧縮をしながらダストが成長していく段階において、理
論モデルを用いてダストの運動を詳細に調べ、微惑星へと成長するとき重力不安定が発生するか
どうか検討した。自己重力不安定が発生すれば、動的タイムスケールで重力で束縛されたダスト
集合体が形成されるため、付着成長だけの場合と比べて微惑星が著しく早く形成される可能性が
ある。
　原始惑星系円盤の赤道面付近にダストが集まっている状況を仮定した。また、研究の第一歩と
して簡単のため、全てのダストが同じ質量と密度を持っているとした。ダスト系のランダム速度
は、ガスとの摩擦、乱流との相互作用、重力散乱、粒子間衝突などにより変化する。これらの効
果を考慮して、平衡ランダム速度を求めた。ダスト系の自己重力不安定に対する安定性を調べる
ため、平衡ランダム速度からToomreのQを求め、様々なパラメータに対する安定条件を調べた。
　まずは、中心星からの距離が 5AUで、ダストやガスの面密度が最小円盤質量モデルで与えられ
る場合を考えた。乱流の強さを表す αは 10−3とした。そして、様々なダスト質量や密度の場合で
Qを計算して、円盤が自己重力不安定となるパラメータ領域を計算した。これまで報告されてき
た自己重力による静的圧縮で得られる質量・密度の進化トラックを考えた場合、微惑星になる前
に自己重力不安定条件が満たされることがわかった。
　次に乱流が強い場合 (α = 10−2)を考えた。すると、この場合は、自己重力不安定条件が満たさ
れることなく、付着成長だけで微惑星まで成長することがわかった。よって、乱流が十分に強い
場合は、重力不安定が発生しない。つまり、重力不安定が発生するためには、乱流強度の上限 αcr

が存在する。
　もし、最小円盤質量よりも円盤の質量が大きい場合は、乱流強度の上限 αcrも大きくなること
がわかった。つまり、乱流強度の上限 αcrは円盤のパラメータに依存する。そこで、オーダー見積
もりから、乱流強度の上限を見積もった

αcr ≃ 10−2fg

(
fd

0.018

)3( T1

120K

)−1 ( a

5AU

)−1/14

ここで fgは最小質量円盤モデルに対する質量の割合、fdはダスト・ガス比、T1は 1AUにおける
温度、aは中心星からの距離である。この見積もりは、数値計算と幅広いパラメータにおいて一致
する。標準的な円盤モデルで、乱流強度が強すぎなければ (α ! 10−2)、重力不安定条件が満たさ
れることがわかった。
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大規模N体計算が切り拓く惑星形成 I : PENTACLE（1,000万粒子シミュレー
ションに向けて）

堀　安範1,2，押野翔一3，岩澤全規4，藤井通子5

1 自然科学研究機構 アストロバイオロジーセンター
2 国立天文台 太陽系外惑星探査プロジェクト室
3 国立天文台 天文シミュレーションプロジェクト
4 理化学研究所 計算科学研究機構
5 東京大学 天文学専攻
�

衝突系の力学進化では、近接遭遇を経験する粒子間の重力相互作用がN体計算のボトルネックとなる
り、惑星形成の直接N体計算では1-10万粒子が粒子シミュレーションの壁となっている。1,000万体
そして1億粒子の高解像度N体シミュレーションの実現に向けて、我々は新たにハイブリッド並列N体
コード（PENTACLE）を開発した。粒子計算の並列化にはFDPSライブラリを導入し、数値積分コス
トの軽減には4次エルミート積分とツリー法を組み合わせたハイブリッドスキームを採用した。本講
演では最初にPENTACLEコードを紹介する。そして、100万粒子を用いた地球型惑星の形成シミュ
レーションをもとに、PENTACLEコードのパフォーマンス（精度、計算速度、並列化効率、先行研究
との比較）について議論する。

High-resolution N-body Simulations for Planet Formation: To 10 Million 
Particles, and Beyond

Yasunori Hori1,2, Shoichi Oshino3, Masaki Iwasaw4, Michiko Fujii5
1 Astrobiology Center, National Institutes of Natural Sciences
2 Exoplanet Detection Project, National Astronomical Observatory of Japan
3 Center for Computational Astrophysics, National Astronomical Observatory of Japan
4 Advanced Institutes for Computational Science, RIKEN
5 Department of Astronomy, The University of Tokyo
�

In a collisional system, close encounters play an important role in dynamical evolution. Gravitational 
interactions between particles undergoing a close encounter are big bottlenecks in N-body 
simulations because of high computational costs. In fact, a direct N-body simulation in the context of 
planet formation faces a wall of ten thousand particles. Toward high-resolution N-body simulations 
with 10 million particles and beyond, we have developed two tips to overcome this sort of big wall, 
implementing them into our N-body code (PENTACLE) for planet formation: (i) a tree-based hybrid N-
body scheme which reduces numerical integrations of gravitational interactions among particles, P3T 
method (Oshino et al. 2011) and (ii) parallelization and optimization for accelerating numerical 
integrations, specifically, a multi-purpose platform for a parallelized particle-particle simulation, the so-
called “Framework for Developing Particle Simulator” (FDPS: Iwasawa et al. 2015). In this talk, we 
introduce PENTACLE and discuss its performance and capability (precision, speed, and parallelization 
efficiency) based on results of N-body simulations of terrestrial planet formation, using ~ 0.1 million 
planetesimals.
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大規模N体計算が切り拓く惑星形成 II：
100万粒子を用いた微惑星集積

⃝押野翔一 1,堀安範 2,3,岩澤全規 4,藤井通子 5

1国立天文台 天文シミュレーションプロジェクト
2自然科学研究機構 アストロバイオロジーセンター

3国立天文台 太陽系外惑星探査プロジェクト室
4理化学研究所 計算科学研究機構

5東京大学 天文学専攻

これまでN体計算を用いることにより、微惑星から惑星へと集積合体していく段階で暴走的成長
過程や寡占的成長過程 (Kokubo & Ida 1998) が発見されてきた。この段階においては微惑星間の
重力相互作用が系の進化に重要な役割をはたす (Wetherill & Stewart 1989, Ida & Makino 1993)

ため、 N体計算が重要な手段となっている。しかし、惑星形成においては微惑星の近接相互作用
を精度よく計算する必要があり、これまで、並列化を用いた大規模計算が困難なため使われる粒
子数は数十万体が限界であった。最近我々が開発した PENTACLE コードはこの問題を解決し、
100万体を超える大規模計算が可能な並列N体計算コードである。微惑星集積段階において、微惑
星は円盤ガスからの抵抗を受けることが知られているが、この効果は小さい微惑星ほど高い。よ
り小さい微惑星を取り扱うことにより重力相互作用によるエネルギー等分配がくずれ、系の進化
が変わることが示唆されているが、これまで粒子数を増やすことが困難だったため確認されてい
なかった。今回、PENTACLE コードを使用して粒子数を変えた計算を行い粒子数が異なる計算
結果の比較を行う。
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ܗNମࢉܭͷେཻࢠԽʹ͚ͯɿFDPSΛ
༻͍ͨP3T๏ͷฒྻࢉܭ

ٱڿࢁ⃝ 1,३Ұ 2,3,੪౻و೭ 3,খೆ३ࢠ 3

1౦ۀژେֶ 2ਆށେֶ 3౦ۀژେֶٿੜ໋ڀݚॴ

ʹਐ࢝ݪিಥɾ߹ମ͢Δ͜ͱʹΑ͕ͬͯ࢜ཧͰɺඍಉܗಘΒΕ͍ͯΔࡏݱ
Խͨ͠ͱ͑ߟΒΕ͍ͯΔɻ͜ͷաఔͷղ໌ʹ N ମ͕͘ࢉܭ༻͍ΒΕ͖͓ͯͯΓɺ
(Kokubo & Ida 1996)Չ (Kokubo & Ida 1998)ͱ͍ͬͨܗաఔ͕ଘ͢ࡏΔ͜ͱ͕໌Β
͔ͱͳ͍ͬͯΔɻ
๏ʹΑΔ௨ৗͷN ମࢉܭͷࢉܭίετɺཻࢠΛN ͱ͢ΔͱɺO(N2)Ͱ૿͕ྔࢉܭՃ͢
Δɻ·ͨɺܗN ମࢉܭ࢝ݪͷܗ͕ؒ࣌ඍͷެసपظʹൺͯΔ͔ʹ͍ͨ
Ίɺੵؒ࣌Λ͏ߦඞཁ͕͋Δɻ͜ͷͨΊɺैདྷͷܗN ମࢉܭͰѻ͑Δཻࢠੵ
ΛޮΑ͘ॲཧ͢ྔࢉܭΛຊ࣭తʹղܾ͢Δʹɺඇৗʹେ͖ͳࠔɻ͜ͷ͕ͨͬ͋ݶ੍ʹؒ࣌
Δඞཁ͕͋ΔɻͦΕʹɺࢉܭΞϧΰϦζϜΛվྑ͠ྔࢉܭΛͤ͞ݮΔํ๏ͱɺฒྻࢉܭʹΑͬ
Ͱɺ͜ͷೋͭͷΞڀݚΔํ๏ͷೋͭͷΞϓϩʔν͕ඞཁͰ͋Δɻຊ্ͤ͞ॲཧྗΛࢉܭͯ
ϓϩʔνΛಉ͍ߦʹ࣌ɺඇৗʹଟ͘ͷཻࢠΛѻ͑ΔΑ͏ͳίʔυ։ൃΛͨͬߦͷͰใ͢ࠂΔɻ
ຊڀݚͰɺ͕ྔࢉܭ O(N logN)Ͱεέʔϧ͢Δܗ͚ͷΞϧΰϦζϜͰ͋Δ P3T๏

(Oshino et al. 2011)Λ༻͍ΔɻP3T๏Ͱɺ2ཻؒࢠͷॏྗΛΒ͔ͳΧοτΦϑؔʹΑͬͯۙ
ΈʹΑͬࠁؒ࣌ΛΤϧϛʔτ๏ͱಠཱ༺࡞ޓ૬ؒࢠྗཻڑྗͱʹׂ͢Δɻۙڑྗͱԕڑ
ྗπϦʔ๏ͱϦʔϓϑϩοά๏ʹΑͬͯޮྑ͘ੵ͢ΔɻP3T๏ڑਫ਼ʹੵ͢Δɻԕߴͯ
Λ༻͍Δ͜ͱʹΑΓɺ͍ࢉܭίετͰߴਫ਼ʹੵؒ࣌͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ΔɻP3T๏ͷฒྻॲཧ
ʹ͋ͨͬͯɺπϦʔ๏ͷྖҬׂΛߴʹॲཧ͢ΔϥΠϒϥϦͰ͋Δ FDPS(Iwasawa et al. 2016)

Λ༻͍ΔɻຊڀݚͰɺFDPS Λ༻͍ͨP3T๏ͷฒྻੑࢉܭΛධՁ͠ɺେཻࢠʹΑΔN ମܭ
িಥɾഁյͷޮՌΛऔΓೖΕ͍ͯ͘༧ఆͰ͋ΔɻޙࠓՄͰ͋Δ͜ͱΛࣔ͢ɻ͕ࢉ
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メッシュフリー法とは数値流体手法の一つであり、表面の追跡が可能などという特
長から、惑星科学の分野において広く使われている。 
従来の代表的なメッシュフリー法として、標準SPH法(e.g., Lucy 1977, Gingold 
& Monaghan 1977)がある。しかしながら、標準SPH法は、不連続面を扱うこと
ができないという問題がある。この原因は二つある。一つ目は密度を連続の式を用
いずに直接導出する際に、密度の連続性を仮定してしまっている点である。二つ目
は、流体方程式を近似する際に、現実的な範囲では、空間 0次の近似になってしま
っている点である。 
これらの問題の原因に対し、様々なアプローチがされてきた。その中で、我々は、
一つ目の原因に対しては、密度を導出する際に、連続の式を用いることにした。ま
た、二つ目の原因に対しては、空間高次の離散化を用いることにした。空間高次の
離散化には様々(e.g., Dilts 1999)あるが、我々は、特に、計算コストが少ない、
Tamai et al.(2014)の手法を基に、離散化を行った。ただし、Tamai et al (2014)
の手法は非圧縮性流体用の手法のため、これを圧縮性流体に応用した。 
ところが、高次化されたメッシュフリー法では、流体が変形する際に、多次元にお
いて、流体内部で、数密度の大きな偏りが生じてしまい、一方向の情報の欠落が生
じてしまう。そこで我々は、代表点を再配置することにより、この問題を解決し
た。この手法を用いて、いくつかのテスト計算を行ったところ、標準SPH法に比
べ、良い結果が得られた。図 1
は、Kelvin-Helmholtz 不安定を
本手法と標準SPH法で行った
ものである。こちらを見てみる
と、標準SPH法に比べて、
我々の手法では、第二のKel-
vin-Helmholtz 不安定まで捉え
ることができ、よく計算ができ
ていることがわかる。しかしな
がら、自由表面が新たに発生し
たり、自由表面同士が接着する
時は、再配置を行う際に、これ
らの感知を行う必要があるた
め、今後は、これらの現象に対
応させていく予定である。 

図 1:本手法と標準SPH法での Kelvin-Helm-
holtz 不安定。時間は不安定のタイムスケール
の2倍の時間である。 
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DISPHを用いた月形成巨大衝突のパラメーター
サーベイ

⃝細野 七月 1,2, 斎藤 貴之 3, 牧野 淳一郎 4,5,2, 玄田 英典 3, 井田 茂 3

1京都大学 思修館, 2理化学研究所, 3東京工業大学 ELSI, 4神戸大 惑星, 5東京工業大学
地惑

惑星科学と地球科学における重要な現象の一つに、巨大衝突と呼ばれる現象が存在する。巨大衝
突とは二つの原始惑星どうしの衝突の事であり、この説によると、原始地球に火星サイズの原始
惑星が衝突し、周惑星円盤が形成される。この周惑星円盤が集積し、現在の地球の月になる。こ
の仮説が実際に起こりうるかを検証するため、これまで主に、Smoothed Particle Hydrodynamics

(SPH)と呼ばれる手法を用いて、様々な衝突パラメーターでの数値計算が行われてきた。その結
果、月は原始地球に衝突したインパクター側の物質から形成される事が示唆された。
ところが、近年月の石の高精度同位体比測定から、地球と月の岩石に含まれる幾つかの元素の同
位体比が、極めて高い精度で一致する事が確かめられた。これは、月は巨大衝突の時に飛び出し
た原始地球から形成された事を示唆しており、数値計算の結果とは矛盾する。
この矛盾を解決するため、幾つかの新たなシナリオが提案されるなどしてきたが、一方で近年これ
まで主に使われてきた標準 SPH法と呼ばれる手法に、幾つかの問題点がある事が報告された。そ
の中でも大きなものが、標準 SPHは接触不連続面が正しく取り扱えていないという問題である。
巨大衝突においては、コア・マントル境界は接触不連続面になっている。そのため、接触不連続
面が正しく取り扱えないのは、巨大衝突にとっては大きな弱点たりうる。
そこで我々は、この接触不連続面の問題を解決した、Density Independent SPH (DISPH)と呼
ばれる SPHを開発し、これを実際に用いて巨大衝突の数値計算を行った。その結果、これまで
“successful moon forming impact”だと思われていた衝突パラメーター領域が、別の場所に移動
する事が示唆された。本公演では、DISPHを用いて行った巨大衝突のパラメーターサーベイの結
果に関して、報告する。
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 太陽系に属する地球型惑星は「巨大衝突ステージ」を経験して形成される。このステージ
の存在は理論的な研究からだけではなく、地質学的な証拠からも支持されている。したがっ
て、このステージにおける原始惑星の軌道進化を理解することは、太陽系に属する地球型惑
星の軌道分布や形成年代、形成メカニズムを理解する上で非常に重要である。 
 地球型惑星は数十個の原始惑星同士が長時間かけて軌道不安定を引き起こし、その結果巨
大衝突を繰り返すことで形成された。このとき、微惑星から形成された原始惑星の軌道間隔
は10Hill半径程度である。軌道不安定が引き起こされる時間は軌道間隔に非常に敏感で、こ
の軌道間隔が原始惑星の衝突・合体が繰り返されるたびに広がっていくと軌道不安定が引き
起こされるまでの時間が長くなる。最終的に地球型惑星が形成される頃には軌道間隔は
13Hill半径程度まで広がる。このとき、軌道不安定を引き起こす時間は宇宙年齢よりも長く
なり、地球型惑星形成は不可能である(Chambers et al. 1996)。実際には、原始惑星の離
心率が上昇するため、数千万年以内に無事に地球型惑星は形成されるが、形成される地球型
惑星の離心率は非常に大きい(Kokubo et al. 2006)。しかし、現在観測されている地球型惑
星の離心率は非常に小さく、この離心率の減衰を説明することは困難である。 
 現在、力学的摩擦がこの問題を解決しうると言われている。巨大衝突ステージにおいても
原始惑星を形成した微惑星は残っており、この残存
微惑星と原始惑星の力学的摩擦により、原始惑星の
離心率は下げられる(O'Brien et al. 2006)。実際、
微惑星から原始惑星の形成、そして巨大衝突ステー
ジを一連のN体シミュレーションで調べた結果、原
始惑星の離心率は下げられうることが分かった
(Morishima et al. 2010)。ところが、力学的摩擦に
より原始惑星の離心率が下げられると、微惑星の離
心率は上がる。この様な離心率の高い微惑星同士が
衝突すると破壊が起こる。その結果、微惑星円盤の
密度が下がる(Kobayashi & Tanaka 2010)。そのた
め、力学的摩擦はそれほど効果的でないことが予想さ
れるが、これまでのN体シミュレーションではこの効
果は調べられていない。 
 そこで本研究で、巨大衝突ステージにおいて、微惑
星の衝突・破壊を考慮した場合と考慮していない場合
について、力学的摩擦による地球型惑星の離心率減衰
過程をシミュレーションした。図1は地球型惑星の離心率と微惑星円盤の面密度の時間変化
を表す。微惑星の衝突・破壊を考慮した場合と考慮していない場合についてシミュレーショ
ンした。図1から分かるように、破壊を考慮したことにより地球型惑星の離心率の減衰が抑
制された。したがって、力学的摩擦の議論をする際には、微惑星同士の衝突・破壊は無視で
きない重要な物理であると言える。 
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図 1: 破壊を考慮した場合としていない場
合の地球型惑星の離心率と初期微惑星総質
量に対する微惑星総質量の割合の時間進化
である。破壊を考慮したことにより地球型
惑星の離心率の減衰が抑制された。数値計
算には地球と半径 10kmを仮定した微惑星
を用いている。 
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衝突による惑星や衛星のコア-マントル比の進化
⃝小林 浩 1, Nicolas Dauphas2

1名古屋大学, 2シカゴ大学

太陽系地球型惑星は岩石マントルと金属コアでできており、マントル-コア比はそれぞれの惑星で異
なる。一方、木星周りのガリレオ衛星も氷マントルの比率がそれぞれの衛星で異なる。これらの惑
星や衛星は中心星 (惑星)周りの円盤の中で、小天体が衝突合体してできたと考えられている。衝突
成長にともない衝突破壊が起こるが、衝突天体全体を壊すような大規模破壊ではなく、クレータを
作るような小規模な破壊の方が高頻度で起こるため惑星や衛星の形成には重要である (Kobayashi

& Tanaka 2010; Kobayashi et al. 2010)。小規模破壊を引き起こす衝突では、マントルをはぎ取
り、コアを残すので天体の組成を変える。中心星に近い方が衝突速度も大きくなるため、はぎ取
りの効果が大きくなる。しかし、はぎ取られた部分は破片となり放出され、円盤ガスによる抵抗
力で角運動量を失い中心星に向かい落下する。この落下している破片の再集積はマントル成分の
比率を大きくする。そのため、マントル成分の比率はこれらを矛盾なく取り入れて計算する必要
がある。また、破片の落下が変化するのでガス円盤の消失による進化も影響を及ぼす。本研究で
は衝突・破壊を考慮して、破片も含めたサイズ分布進化、天体の中心星への落下、ガスの散逸を
取り扱い、惑星や衛星形成のシミュレーションを行った。その結果、衝突により天体がどのよう
に組成進化が得られるようになった。
この計算の結果は微惑星のサイズに依存する。小さい微惑星の方が（自己重力に守られていない
ため）壊れやすい。そのため、衝突の効果は強く出る。しかし、上述のように微惑星の衝突によ
り放出された破片は惑星に再集積されるため、金属コアの比率は大きくなるが、0.1程度の変化し
か起こらなかった。しかし、再集積にはガス抵抗が関与しているため、ガスの散逸時間とも関係
している。近年の研究では、円盤での時期乱流不安定により円盤風が駆動され、内側の円盤から
短い時間で散逸していくことがわかってきた (Suzuki et al. 2010)。この結果は、近年の穴の空い
た遷移円盤の観測結果と矛盾しない。そのため、ガスの散逸時間とコアとマントルの比の関係に
ついても議論を行いたい。
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詳細な原始惑星系円盤進化を考慮した 
固体惑星集積シミュレーション 

○荻原 正博1,2　鈴木 建3　小久保 英一郎1　Alessandro Morbidelli2 
Tristan Guillot2　Aurélien Crida2 

1) 国立天文台　2) コートダジュール天文台　3) 東京大学 

　従来の惑星集積N体シミュレーションでは、原始惑星系円盤ガスのモデルとして簡単なべき分
布が用いられてきた。ところが最新の円盤進化計算によると、円盤ガスの面密度や温度をべき分
布で表すことは正確ではないと考えられる。具体的には、面密度分布は磁気乱流駆動の円盤風に
よって、単純なべき分布とは異なる分布をとり得る（Suzuki et al. 2010）。また、温度分布は
粘性加熱と中心星輻射によって決定されるため単純ではなく、更に円盤中のオパシティにも依存
して進化する（Bitsch et al. 2015）。 
　 
　採用するガス円盤モデルを変えることによって、その中で進行する惑星集積過程も従来の描像
から変化すると考えられる。特に、およそ0.1地球質量以上の惑星の軌道移動（タイプI移動）は、
円盤の面密度・温度構造に依存することが知られている。例えば円盤風の効果を考慮した際、ガ
ス面密度分布が動径方向に対して正のべきをとる（中心星から離れるに従い増加する）傾向にあ
ることがわかっているが、このときにタイプI移動は外向き（中心星から離れる向き）になる可
能性もある。また、スノーライン等のオパシティが変化する場所においても、温度バンプが形成
されることで、タイプI移動の向きが変わり得る。本研究では、最新の円盤進化計算に基づいた
詳細な円盤ガス進化モデルを採用し、この円盤中での固体惑星の集積過程をN体シミュレーショ
ンによって調べる。 

　具体的な研究対象の例としては、短周期スーパーアース系の形成が挙げられる。短周期スーパー
アースはこれまでに2000個以上の観測例があり、従って軌道分布等の傾向を議論することが可
能となっている。最近の研究では、べき分布を仮定したガス円盤中での短周期スーパーアースの
その場形成を調べたN体計算が行われているが、この結果では観測された軌道分布を再現するこ
とに成功していない（Ogihara et al. 2015）。そこで本研究では、詳細な円盤構造を考慮する
ことで、短周期スーパーアース系の軌道分布を再現する可能性を探ることを一つの目的とする。
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֕࣊ரɿʜɷɺآढ़ɩʠʟॠذʂۚਏ
Orbital Architecture of Planetary Systems

Formed by Giant Impacts

ռസϾλࢡ⃝ Eiichiro Kokubo

଼ഓੑ National Astronomical Observatory of Japan

ॠآذढ़ʂವࡵʾˑ˱ʱɻʃƅઘ֊ؠॠآढ़ʂ݂ઓҕʃިٵॠɽɚɫʂ࣊ர (֕࣊ர)

ɼ۪ɜʝʠɺɘʟƆɧʂઓҕɻʃƅذɠຢӁଯɿΑɿɾʟʒɻƅިٵॠʃ࡚ຢޏɻՕஞʦ
ɫ܄ɘƅ࣊ர܄ਹɫɺढ़ૠɭʟƆʒɳƅפ௰ƅ߄ভਙ൚ʘˏ˰˺ʿˊˏ൚ɿʜɷɺયअॠפ
൮ɿਪॅʂؠઘ֊ؠॠ (ˀƟ˘ƟʩƟˀ)ɠ٪ɩʠɺɘʟɠƅɧʂʜɚɾפঋؠઘ֊ؠ
ॠʂآढ़ʂ݂ઓҕɼɫɺʖƅިٵॠɽɚɫʂ֕࣊ரɠଚΕɩʠɺɘʟƆ֕࣊ரɿʜɷɺ
ଯɾՕஞۚਏʂ݂ذढ़ɩʠʟॠآ (ՕஞԝҿƅՕஞअƅՕஞؚࠇҺʂഇ)ɠɽʂʜɚɿ
ரઓҕʂछшʂѬଟʦਪਹʾ˦ˬ˳Ɵʾˮ˺ɿʜɷ࣊ɩʠʟɟʦʝɟɿɭʟɳʕɿƅ֕ى
ɺʍɺɘʟƆɧʂѬଟɻ࡚์ɾʂʃƅॠʂഅౝأ/˙˲ౝأʂಅɻɖʟƆ˙˲ౝأʃՕஞૠ
ౝأɿಅຶɭʟʂɻƅɧʂಅʃՕஞૠౝأɿಅຶɭʟƆɭɾʣɵƅયअॠפ൮ມηʏɽƅ৷ଯ
ɿ࣊ரɠ࡚ຢޏʜʞʖజଯɿɾɷɺɣʟ ઐঀʂಅɠɡɣɾɷɺɘޏரઐঀ/࡚ຢ࣊)
ʟ)Ɔɧʂɳʕ࡚ຢޏɿʜʟިٵॠʂՕஞअɼՕஞૠౝأʂബшʃࢡɩɣƅ֕࣊ரɿʜ
ʟࡍঀʃࡿଯɿछ۱ɭʟƆٌїƅຢӁଯɿືɳɣʺ˺˘ʶˏɻ߸ຟଯɾॅॠذɠآढ़ɩ
ʠʟƆɧʂɼɡآढ़ɩʠʟॠذʂҺϬஓຟوਦ (ஔλചЌՕஞʂॠذʂҺϬஓຟɼʂܴɻƅ
ɩɘʏɽɡɣɾʟƆࢡɠأౝ˲˙/أɫƅɱʂખʃഅౝݚખɠਣࢡವ)ɿʃ݂ޱʂ܄״ʂʠذ
ʒɳƅ˙˲ౝأɻՑҳшɫɳຬঋॠՕஞԝҿʃƅҺϬஓຟوਦɠɡɘʏɽɡɣɾʟƆɸʒ
ʞƅ֕࣊ரɿʜɷɺآढ़ɩʠʟॠذʂՕஞۚਏ (ՕஞԝҿɼҺϬஓຟوਦ)ʃഅౝأ/˙˲ౝ
ʕʝʠʟƆىɻأ

In the standard scenario, the final stage of terrestrial planet formation is giant impacts among

protoplanets. On this stage protoplanets scatter each other and collide until the system reaches

a stable orbital configuration. We investigate the final orbital architecture of planetary systems

realized by this process by N-body simulation. We find that the ratio between the physical

and Hill radii of protoplanets determines the system architecture and it becomes compact and

dynamically cold as the ratio increases.
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コンドリュールとマトリックス粒子の
同時集積による岩石微惑星形成モデル

⃝ 荒川 創太 1, 中本 泰史 2

1 東京工業大学大学院 理工学研究科, 2 東京工業大学 理学院

地球型惑星は、kmサイズの岩石微惑星が衝突合体を繰り返すことで形成されたと考えられている。
この岩石微惑星は、コンドリュール（mm サイズの球形粒子）およびマトリックス粒子（µm–nm

サイズの微粒子）の集積によって形成されたと考えられているが、これらの固体微粒子がどのよ
うに集積し微惑星を形成したのかという問題は未だ解明されていない。特に岩石微惑星の形成に
おいては、氷粒子の集合体と異なり、原始惑星系円盤中での 10 m s−1 を超える高速衝突によって
ダスト粒子集合体が破壊されやすく、合体成長によって km サイズまで成長することができない
ことが大きな問題とされている（衝突破壊問題, [1]）。
しかし、コンドリュールおよびマトリックス粒子がいつ、どこで、どのようにして形成されたの
かはわかっておらず、つまり、微惑星形成時のマトリックス粒子のサイズ分布は、太陽系形成以
前に存在したダスト粒子（星間ダスト）のサイズ分布 [2] とは異なっている可能性がある。実際、
アエンデ隕石中のマトリックス粒子のサイズ分布 [3] は 5 nm にピークをもち、しかもこれらの
粒子は原始惑星系円盤内で直接凝縮し形成されたと考えられている。そして、ダスト粒子の蒸発、
再凝縮の理論 [4] から、もし太陽系初期の加熱イベントによってマトリックス粒子が形成された
ときにどのようなサイズの粒子が形成されるのかを見積もると、マトリックス中に観察されるよ
うなナノ粒子は、コンドリュール形成イベント候補でもある、離心率を持つ微惑星による衝撃波
[e.g., 5] やダスト粒子の帯電による雷 [e.g., 6] といった短時間 (数時間以内) の加熱現象において
形成されうることがわかる。
本研究において我々は、コンドリュール形成と同時に nm サイズのマトリックス粒子が形成され、
その後コンドリュールとともに集積した場合、これらの粒子からなるアグリゲイトは、km サイズ
の微惑星サイズまで成長することができるのかどうかを計算した。その結果、nm サイズのマト
リックス粒子の存在によって臨界破壊速度が上がり、衝突破壊問題は回避されることがわかった。
さらに、コンドリュールとマトリックス粒子の集積によって形成される天体は高空隙率のダスト
粒子集合体として進化することも明らかになり、コンドリュールとマトリックス粒子の同時集積
モデルは、氷微惑星形成における高空隙率進化モデル [7] の場合と同様に、中心星落下問題 [8] も
回避することを示した。

Reference

[1] Blum & Wurm, 2008, ARA&A 49, 281 [2] Mathis et al., 1977, ApJ 217, 425 [3] Toriumi,

1989, EPSL 92, 265 [4] Yamamoto & Hasegawa, 1977, Prog. Theor. Phys. 58, 816 [5] Miura et

al., 2010, ApJ 719, 642 [6] Horanyi et al., 1995, Icarus 114, 174 [7] Kataoka et al., 2013, A&A

557, L4 [8] Weidenschilling, 1977, MNRAS 180, 57

O4-05



1

ペブル集積による地球型惑星への水供給
東京工業大学理学院地球惑星科学系井田研究室

山村武◯, 井田茂
地球はその内部と表面に 0.023-1wt%の水を含んでいると考えられている。また、かつての火星と
金星も水を有していたことが観測的に示唆されている。特にかつての火星の含水率は現在の地球
のそれと非常に近い値を取っていたかもしれない。この情報を元に我々は、氷ペブルの成長と中
心星方向への移流を数値計算することで、ペブル集積により地球、火星、金星に運ばれる水の量
を調査した。
snow line はかつて∼ 0.7AUまで移動してきたことが示唆されている。snow line がこの位置ま
で移動することで、地球型惑星は原始惑星系円盤の外側領域から移流してくる氷ペブルを捕獲し
水を獲得することができる。円盤外側領域のガスは凝結と移流により氷成分は減らされてしまう
ので、原始地球周りのガスは ’dry’ だった可能性が考えられる。
Sato et al. (2016)はこのモデルを元に原始地球が氷ペブル集積により獲得する水の量を計算し
た。その結果、現在の地球の水の量を再現するには、小さい円盤、強い乱流、snow line が 1AU

を通過する時刻が遅いことが必要であることが示された。そこで我々はこのシミュレーションを
複数の惑星がある場合に応用した (地球、火星、金星)。円盤中の氷ダストの成長及び移流は Sato

et al. (2016)と同じモデルで計算した。一方各惑星がペブルを捕獲することで円盤中の氷ダスト
の面密度が減少する効果を新たに追加した。これらの計算を行うことで、snow line が各惑星を通
過するタイミングと最終的な各惑星の含水率の因果関係について調べた。

O4-06



巨大衝突により生じるデブリ円盤からの
天王星の衛星形成

⃝石澤祐弥 1, 佐々木貴教 1, 細野七月 2,3

1京都大学 理学研究科 宇宙物理学教室
2京都大学 大学院 総合生存学館
3理化学研究所 計算科学研究機構

　天王星は他の太陽系内惑星と異なり、公転面に対して赤道面が約 90度と大きく傾いている。さ
らに、天王星の主な衛星はおよそ天王星赤道面上に分布しており、惑星形成期に衛星が形成され
る周惑星円盤がすでに公転面に対して傾いていたと考えられる。これらを説明するシナリオとし
て、巨大衝突 (ジャイアントインパクト, GI)モデルが考えられる (Slattery et al., 1992)。比較的
大きい原始惑星同士の衝突により周囲に破片が散らばってデブリ円盤が形成され、円盤中でデブ
リが重力によって集められ衛星になるという説である。GIモデルならば赤道傾斜角の大きなずれ
を説明できる可能性がある。それを論じるためには、まず天王星の衛星形成を説明できる必要が
ある。しかし、GIモデルによる天王星衛星形成の詳細な検証は未だ成されていない。そこで、本
研究ではその検証を進める。
　第一段階として、微衛星形成終了時から衛星形成までを、重力N体計算を用いて考える。地球
の月形成は GIモデルによる説明が有力とされており、先行研究も多い。特にデブリ (微衛星)集
積による月形成については多くのN体計算が行われている (e.g., Ida et al., 1997)。その手法を参
考に、天王星周りでの微衛星集積によって衛星が形成される過程をN体計算で検証する。
　重力N体計算では衝突と合体を含め、円盤の様々な初期条件に対して 4次のエルミート法を用
いて時間発展を計算した。また計算を行うにあたって、大規模並列粒子計算のためのフレームワー
ク、FDPS(Framework for Developing Particle Simulator)を実装した計算コードを用いた。この
計算から得られた結果をもとに、周惑星円盤の初期条件や合体成長過程について議論する。また、
より大規模な数値計算を目的とした計算コード開発についても可能であれば触れる予定である。
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「あかつき」金星周回軌道における初期科学成果の概要 
 

○佐藤 毅彦 1・中村 正人 1・今村 剛 2・山崎 敦 1・鈴木 睦 1・上野 宗孝 3・山田 学 4 

福原 哲哉 5・小郷原 一智 6・大月 祥子 7・村上 真也 1・佐藤 隆雄 1・渡部 重十 8 

岩上 直幹 2・田口 真 5・高橋 幸弘 9・はしもと じょーじ 10・山本 幸生 1 

堀之内 武 9・高木 征弘 11・神山 徹 12 

1宇宙科学研究所・2東京大学・3神戸大学・4千葉工業大学・5立教大学 

6滋賀県立大学・7専修大学・8北海道情報大学・9北海道大学・10岡山大学 

11京都産業大学・12産業総合技術研究所 

 

「あかつき」は 2015年 12月 7日に金星周回軌道に入り、

その日にまず UVI, IR1, LIRの 3台のカメラが金星のファ

ーストライト撮像に成功した。4日遅れて 12月 11日、

IR2の検出器温度が撮像可能温度に達し、IR2も金星画像

を取得した。その後、周回軌道の調整（12月 20日）、バ

ス機器の動作確認、熱環境の確認などが約一カ月続き、

2016年 1月中旬から再びカメラを金星へ向けての試験観

測が開始された。 

UVI, IR1, IR2, LIRの 4台は、画像の解像度や感度など

の性能確認を経て、2016年 4月から定常観測に入った。

高電圧（ノミナル 300V）を要する LACは日陰毎に立ち上

げ手順を続けており、本稿執筆までに 270Vでの試験まで

を完了している。特に異常は発生しておらず、11月から

の日陰シーズン再開時には本格的観測を行える見通しであ

る。4台のカメラによる撮像、USOを用いた電波掩蔽観測

のデータが蓄積されており、その一部をパブリックリリー

スしてミッションの順調な進行をアピールしている。本講

演では、あかつきデータおよびそれらにもとづく研究の一

部を紹介する。 

 

 

 
UVI(2016/5/6, 365nm） 

 
IR1（2016/1/21, 0.90Pm） 

 
IR2（2016/3/25, 1.735+2.26Pm） 

 
LIR(2015/12/7, 8-10Pm） 
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水溶液中におけるメタンディオールの分解反応：

ONIOM(QM:MM)法による解明 

 

○稲葉知士、W. M. C. Sameera 

早稲田大学国際教養学部、京都大学福井謙一記念研究センター 

 

 海底熱水噴出孔は生命が誕生した場所として有力視されている。そのため、我々は量子化

学計算を用いて、海底熱水噴出孔付近における化学反応ネットワークを明らかにすることを

目標としている。生命を構成するタンパク質や核酸は、小さい分子の合成によって形成され

たと考えられるため、まずは炭素 1原子を含む分子が関係する化学反応ネットワークについ

て理解しようと試みている。炭素 1原子を含む分子は、2酸化炭素、1酸化炭素、ギ酸、ホ

ルムアルデヒド、メタンジオール、メタノール、メタンなどの分子がある。本研究では、メ

タンジオールからホルムアルデヒドへの脱水反応について詳細に調べた。 

 水溶液中での化学反応では溶媒である水分子が触媒となって、反応の活性化エネルギーを

大きく下げる場合がある。水素の輸送が重要となる反応では、溶媒である水分子が水素の輸

送を手伝い、反応の活性化エネルギーを下げる。また、水分子が反応中の溶質の形状変化を

水素結合で抑え、反応の活性化エネルギーを下げる効果もある。そのため、水溶液中におけ

る溶質の分解反応では、溶質周囲に存在する水分子の効果が大きく、ある程度の水分子と溶

質を量子力学的に解き、数多くの水分子を分子力学的に解く手法が重要となる。 

 最初に、我々は分子動力学計算を行いメタンジオールの第一水和圏内に 12個の水分子が

存在することを明らかにした。次に、分子動力学計算で得られた構造を用いて、量子化学計

算を行い反応の活性化エネルギーを求めた。メタンジオールとその周囲に存在する水分子を

量子力学的に解き、それ以外の大多数の水分子を分子力学的に解くために、量子力学と分子

力学を組み合わた ONIOM(QM:MM)法を用いた。 

 量子力学的に解く水分子の数を増やすと反応の活性化エネルギーが減少し、メタンジオー

ルの第一水和圏内の水分子の 12個を加えた際に、最小の活性化エネルギーが得られること

が分かった。さらに、計算で得られた反応の活性化エネルギーを用いて計算した反応率は、

実験で得られた反応率とよく一致することが示された。本研究の成果は、水溶液中における

様々な化学反応に量子化学計算が適用可能であることを示している。今後は、同様の方法を

用いて海底熱水噴出孔における化学反応ネットワークを明らかにしていきたい。 

 

 

O5-02



氷衛星内部海でのクラスレートハイドレート形成

に伴うアンモニウムイオンの取り込み 
 

○西谷隆介 1、谷篤史 1、佐々木晶 1 

1大阪大学理学研究科宇宙地球科学専攻 

 

 エウロパ、エンセラダスなど一部の氷衛星は、その内部に内部海が存在していると考えら

れている。内部海は低温・高圧力という条件であるため、クラスレートハイドレートが生成

しやすい環境となっている。クラスレートハイドレート（以下、ハイドレートと呼ぶ）とは、

水分子の籠（ケージ）の中に、ゲスト分子（一般にガス分子が多い）が包接された氷状の結

晶で、包接化合物の一種である。 

 近年、ハイドレートの籠の一部である水分子とフッ化アンモニウムが置換できることがわ

かった (K.Shin et al. 2014)。その一方、アンモニアーテトラヒドロフラン（以下、THF

と呼ぶ）ー水の相図を調べた研究では、アンモニア濃度の上昇に伴い融点が下がるのみで、

アンモニアを取り込んだハイドレートの相は見られなかった(T.H.Vu et al.2014)。これら

を踏まえ、我々は低濃度のアンモニウムイオンが結晶としてではなく不純物としてハイドレ

ートの一部に取り込まれる可能性を考えた。このような現象は内部海でのハイドレート生成

時に、内部海にアンモニウム塩が溶存していた場合等に対応し、氷衛星の物質進化において

重要な示唆を与えると考えている。そこで本研究では、ハイドレートは不純物としてアンモ

ニウムイオンを取り込むのか、取り込むのであればそれがどれほどであるかを知るために、

アンモニウムイオンの溶けた水溶液中でハイドレートを生成し、どの程度アンモニウムイオ

ンを取り込んだかを調べた。 

 ハイドレートのゲスト分子には、THFを使用した。THFは大気圧下において 0 ℃以上の温

和な条件で水とともにハイドレートを生成し、メタンなどのアナログとしてよく用いられる。

水溶液とするアンモニウム塩には、フッ化アンモニウムと同じアンモニウムハライドである

塩化アンモニウムを使用した。実験は全て大気圧下で行った。試料は、-20℃の冷凍庫内に

静置し、結晶化を行った。その後、融点付近で結晶を溶かしたのち融点より 0.5 ℃下で静

置し、再結晶化を行った。最後に試料の固体部と液体部を取り分け、それぞれに対しインド

フェノール法と呼ばれる比色定量法によってアンモニウムイオン濃度を決定した。 

 実験の結果、氷もハイドレートもアンモニウムイオンを含むことがわかった。これは、結

晶間の残液にアンモニウムイオンが取り残されたためと考えられる。また、ハイドレートは

氷に比べ、より多くのアンモニウムイオンを取り込むことがわかった。これは、ハイドレー

トの場合には、結晶間に加えて別の機構でアンモニウムイオンが取り込まれたためと考えら

れる。どう取り込まれているかを決定するためにはさらなる実験が必要となる。 
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火星大気の元素・同位体組成による 
天体衝突と大気散逸史への制約 

 
○黒川宏之 1,黒澤耕介 2 

1東工大 ELSI, 2千葉工大 PERC 
 
 太陽系内地球型惑星の大気組成は、地球型惑星形成領域以遠を起源とする小惑星・彗星に
よる揮発性元素の供給、太陽風・太陽放射による大気散逸の歴史を反映している。この揮発
性元素供給・散逸の歴史を解明することは、惑星表層環境進化の理解、そしてそれらを材料
物質とする生命の起源の理解のために極めて重要である。 
 近年、着陸探査によるその場分析や火星隕石中の揮発性元素の分析により、火星大気の元
素組成・同位体組成について、地球大気との比較研究が可能となってきている。火星大気の
希ガス元素組成は地球大気と類似しており、この二天体の大気の起源の類似性を示唆してい
る([1]など)。一方、火星大気の同位体組成は地球と比較して重い同位体に富んでおり、同位
体分別を伴う大気散逸による濃集を反映している([2]など)。 
 本研究では、火星大気の実測データをもとに、火星への天体衝突史・大気散逸史を制約す
ることを目的とした。これまでに開発してきた火星大気の元素組成・同位体組成進化の理論
モデルを用いた[3]。このモデルでは、天体衝突・大気散逸・火山性脱ガス・惑星間塵の流
入が考慮されている。衝突天体における彗星/小惑星比や彗星の揮発性元素含有量モデル[4]
を変えた多数の計算を行ない、現在の火星大気組成を再現する条件を探した。 
 結果として、火星大気中の希ガス存在量を再現するためには、後期重爆撃における彗星/
小惑星比が 1%程度以下に制約されることが明らかとなった。すなわち、後期重爆撃におけ
る彗星の寄与は限定的である。本研究で得られた彗星/小惑星比に対する制約は、同じ彗星
モデルを用いて地球大気の起源を論じた過去の研究[5]とおおよそ整合的である。また、火
星大気中の重い同位体の濃集を再現するために必要な大気散逸過程は、同時に質量数の小さ
い希ガス Ne の枯渇を引き起こすことがわかった。この大気散逸の効果を補うために、過去
数億年以内の Ne 供給源が必要とされる。 
 
[1] Zahnle, K. J. (1993) J. Geophys. Res., 98, 10899-10913. [2] Slipski, M. & Jakosky, 
B. M. (2016) Icarus, 272, 212-227. [3] Kurokawa, H. et al. submitted. [4] Dauphas, N. 
(2003) Icarus, 165, 326-339. [5] Marty, B. & Meibom, A. (2007) eEarth, 2, 43-49. 
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火星地表水 pHの進化と安定性 
－Fe2+光酸化反応の理論的考察と室内実験 

 
○田畑陽久 1

、関根康人 1
、菅崎良貴 2

、杉田精司 1
、村上隆 1

、
 

1東京大学 地球惑星科学専攻 2Department of Geosciences, The Pennsylvania State University 
 
火星の詳細な分光観測から、古火星の表層進化が、地表水が中性から強酸性へ変わる全球

的酸性化イベントで大きく２つの時代に分けられることが提案されている(Bibring et al., 

2006)。しかし、この全球酸性化イベントの原因は未だに解明されていない。一つの仮説は、

地表水中の溶存二価鉄の光酸化である(Hurowitz et al., 2010)。二価鉄の光酸化反応とは、水溶

液中の溶存二価鉄が、太陽紫外光の照射によって酸化鉄を形成すると同時に H+を放出する

反応(eq. 1)である。火星の地表水は地下水の湧出で供給されていたと考えられているため、

岩石から地下水へ溶出した二価鉄が、地表に湧出後に光酸化されて酸性化した可能性がある。 
Fe2+aq + 2H2O → Fe3+O(OH)↓ + 0.5H2↑ + 2H+  (eq. 1) 

この二価鉄の光酸化反応のうち、強酸性条件下(pH < 3)での反応機構を調べた先行研究か

ら、Fe2+光酸化反応の反応速度には pH 依存性(pH が低いほど酸性化反応が速く進行)がある

ことが示唆されている(Jortner et al., 1962)。もしこの pH依存性が強い場合には、加速度的な

光酸性化が起きる可能性がある(Tabata & Sekine, Goldschmidt, 2016)。しかし、これらの反応

について、pH 3 以上での実験結果は存在しない。また、中性－アルカリ条件下において主

要な溶存二価鉄イオンとなる FeOH+は、紫外光のみならず可視光でも光酸化することが報告

されているが(Braterman et al., 1984)、その反応速度やその pH 依存性は明らかになっていな

い。火星地殻を構成する玄武岩鉱物組成と化学平衡にあたる地下水 pH は中性－アルカリ性

であると予想されるため(Zolotov & Mironenko, 2016)、火星における光酸化の影響を定量的に

見積もるためには、広い pH 条件下での二価鉄の光酸化反応の反応速度を求める必要がある。 

そこで、本研究では、酸性－アルカリ性という広い pH 条件下で二価鉄溶液に光照射実験

を行い、Fe2+光酸化反応率を測定する。先行研究から、pHが高くなると溶存酸素による Fe2+

酸化速度が指数的に上昇することが知られている(Stumm & Morgan, 1996)。そのため、本研

究では大気を Ar 置換した低酸素グローブボックス内で実験を行う。実験は閉鎖系で行い、

光照射による二価鉄濃度の減少は高速液体クロマトグラフおよび化学発光検出器で測定し、

生成する H2 ガスをガスクロマトグラフによって測定する。光源はハロゲンランプを用い、

これに複数のフィルタを通すことで任意の波長の光を照射する。実験パラメタは、溶液の

pHおよび照射する光の波長であり、これらに対する光酸化反応率を求める。 

本発表では、酸性－アルカリ性 pH 条件下での光酸化反応率測定実験結果と、大気進化を

考慮した理論的考察に基づいて、火星地表水 pHの進化と安定性について議論する。 
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球殻状鉄コンクリーションの 
形成数値シミュレーションと形成環境の制約 

◯柴田 拓真、城野信一 
名古屋大学大学院　環境学研究科 

1.はじめに 
アメリカ合衆国ユタ州のナバホ砂漠には，酸
化鉄で形成されている球殻状の鉄コンクリーショ
ン（モキマーブル）が存在する。この鉄コンク
リーションの類似物（ブルーベリー）が近年火
星の表面で発見された。モキマーブルの成因を
明らかにすることは砂漠の古環境、ひいては火
星の古環境を明らかにすることにつながると期
待される。昨年夏に行った現地調査によって，
以下のような従来とは違う新しい形成シナリオ
が示唆された。鉄イオンを含んだ酸性の地下水
が地層中のカルサイト球と反応し、カルサイト
球の周辺のみpHが上昇する。その結果、周囲に
水酸化鉄が沈殿し、さらに水酸化鉄が脱水反応
により酸化鉄に変わることで鉄コンクリーショ
ンが形成されるというものである。 
この形成シナリオによると鉄コンクリーショ
ンの成長速度は形成時の地下水のpH、鉄イオン
濃度に依存する。本研究では、この形成シナリ
オを検証するために鉄コンクリーション形成の
数値シミュレーションを行う。また、数値シミュ
レーションの結果から形成時の地下水のpH、鉄
イオン濃度に制約を与える。 
2.手法 
　鉄イオンは酸性の溶媒に溶解した状態で存在
するので、地下水の条件としてpH 3,4,5の初期
条件を設定する。また地下水中の鉄イオン濃度
については現在の地下水中に妥当な値として10-

2~10-4 (mol/L)と設定する。以上の初期条件のも
とで、地下水中の各イオンの移動を、拡散方程
式を解くことによって再現する。さらに水酸化
鉄の沈殿・溶解と炭酸カルシウムの溶解を計算
することで鉄コンクリーションの成長を再現し、
その形成可能な初期条件を制約する。 
3.結果と考察 
現在の鉄コンクリーションの形状から、鉄コ
ンクリーションが形成できる厚さの基準値とし
て1mmの厚さを設定する。図1に鉄コンクリー
ション形成と地下水のpH、鉄イオン濃度の関係
を示す。沈殿した水酸化鉄の充填率が1に達し、

鉄コンクリーションが形成された初期条件につ
いては厚さが1mmに達するまでの形成時間を記
している。 
数値シミュレーションの結果、pH 3の地下水
について多少の水酸化鉄は沈殿したものの、ど
の条件においても鉄コンクリーションは形成さ
れなかった（図1）。pH 4の地下水では=10-3 
(mol/L)以上で鉄コンクリーションが形成され、
pH 5の地下水では=10-4 (mol/L)でも形成されう
るという結果になった（図1）。地下水のpHが
低くなると、カルサイト球の溶解速度が上昇し、
空隙を水酸化鉄が埋めきる前にカルサイト球表
面が内側へと移動してしまう。その結果、pH 3
とpH 4の鉄イオンの濃度が低い地下水では鉄コ
ンクリーションが形成されていない。 
　一般的な地下水の鉄イオン濃度は10-4(mol/L)
程度である。したがって、鉄コンクリーション
形成時の地下水が現在の地下水に似た鉄イオン
濃度を持っているとすると、そのpHは4から5以
上であると推定される。また鉄コンクリーショ
ンの形成のタイムスケールは数百～数万年程度
であると考えられる。 

図1：鉄コンクリーション形成と地下水のpH、
鉄イオン濃度の相図 
鉄コンクリーションが形成できない条件につい
ては×を、形成できる条件については厚さ1mm
の鉄コンクリーションが形成するためにかかる
時間を記している 
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䛆Introduction䛇 

 CR 䝁䞁䝗䝷䜲䝖㝹▼䛿䚸⇕ኚᡂ䛾ᙳ㡪䜢Ṥ䛹ཷ䛡䛶䛚䜙䛪䚸ᚤᝨᫍ㞟✚䛾≧ែ䜢ಖᏑ䛩䜛ጞཎ

ⓗ䛺㝹▼✀䛸䛧䛶▱䜙䜜䛶䛔䜛(e.g., Weisberg et al., 1995; Krot et al., 2002)䚹䛧䛛䛧䛺䛜䜙䛭䛾ᩘ䛾

ᑡ䛺䛥䛛䜙䚸㝹▼✀ෆ䛷䛾Ỉ㉁ኚᡂ䛾⤒⦋䛴䛔䛶䛿᫂䛺Ⅼ䛜ከ䛔䚹䛭䛣䛷ᮏ◊✲䛷䛿䚸༡ᴟ⏘

CR 䝁䞁䝗䝷䜲䝖㝹▼ 9 ಶ䛻䛴䛔䛶䚸ᒾ▼Ꮫⓗ≉ᚩ䛻ᇶ䛵䛔䛯Ỉ㉁ኚᡂᗘ䛾ホ౯䜢⾜䛳䛯䚹 
 
䛆Results and Discussion䛇 

ᮏ◊✲䛷䛿䚸䝁䞁䝗䝸䝳䞊䝹୰䛾䜺䝷䝇䛾Ꮡᅾᗘ䚸ᒙ≧⌛㓟ሷ䛾Ꮡᅾᗘ䚸㔠ᒓ┦/䝬䜾䝛䝍䜲䝖䛾

ྜ➼䛻╔┠䛧(e.g., Harju et al., 2014)䚸ᬻᐃⓗ䛻௨ୗ 3 䜾䝹䞊䝥䛻ศ㢮䛧䛯䚹ᚋ䚸ᆅୖ㢼䛾ᙳ

㡪䜢⪃៖䛧䛯䜘䜚ヲ⣽䛺ศᯒ䜢⾜䛔䚸ᒾ▼Ꮫ䝃䝤䝍䜲䝥䜢Ỵᐃ䛧䛶䛔䛟䚹 

(1) ጞ※ⓗ CR (Early-Stage Aqueous Alteration ): Y 982405; Y-8449 

(2) ୰⛬ᗘ䛾Ỉ㉁ኚᡂ䜢ཷ䛡䛯 CR (Intermediate-Stage Aqueous Alteration): Y-793495; Y-
791498; Y-790112; Y-793261; A-881828. 
(3) 㢧ⴭ䛺Ỉ㉁ኚᡂ䜢ཷ䛡䛯 CR (Final-Stage Aqueous Alteration): A-881595; Y-792518 
 

㢧ⴭ䛺Ỉ㉁ኚᡂ䜢ཷ䛡䛯䜾䝹䞊䝥䛷䛿䚸Fe,Ni 㔠ᒓ┦䛿䝬䜾䝛䝍䜲䝖䛻ኚ䛧䛶䛚䜚䚸䝬䝖䝸䝑䜽䝇

୰䛻䛿ከ䛟䛾ᒙ≧⌛㓟ሷ䛜ぢ䜙䜜䛯䚹ጞ※ⓗ CR 䛾䜾䝹䞊䝥䛷䛿䚸䝁䞁䝗䝸䝳䞊䝹୰䛻䜺䝷䝇䛜Ꮡᅾ

䛧䚸SEM ほᐹ䝇䜿䞊䝹䛷䛿䝬䝖䝸䝑䜽䝇୰䛻䜒ᒙ≧⌛㓟ሷ䛾ᡂ㛗䛜↓䛔䛛䚸䜎䛯䛿ᑡ㔞䛧䛛☜ㄆ䛷䛝

䛺䛔䚹ጞ※ⓗ䛺䜾䝹䞊䝥䛷䛿䚸䝁䞁䝗䝸䝳䞊䝹୰䛾䜺䝷䝇䛿Ỉ㉁ኚᡂ䛾ᙳ㡪䛜ぢ䜙䜜䛺䛔䛜䚸䝁䞁䝗䝸

䝳䞊䝹䛸䝬䝖䝸䝑䜽䝇䛾ቃ⏺䛻䛿 Fe 䜢ྵ䜐㖔≀䛛䜙ᡂ䜛䝸䝮䛜㐃⥆䛻ᡂ㛗䛧䛶䛚䜚䚸Ỉ㉁ኚᡂ䛾ᙳ

㡪䛜☜ㄆ䛥䜜䛯䚹✀䛾ጞ※ⓗ㝹▼䛷䛒䜛 Acfer 094 (ungrouped, CM-CO related 3.0), Y-81020 

(CO 3.0)䛻䛚䛔䛶䜒ᑡ㔞䛺䛜䜙Ỉ㉁ኚᡂ㖔≀䛾Ꮡᅾ䛜☜ㄆ䛥䜜䛶䛚䜚(e.g., Greshake, 1997; Kojima 

et al., 1995)䚸ጞ※ⓗⅣ⣲㉁㝹▼ẕኳయ䛷䛾Ỉ㉁ኚᡂ䛿䚸ኳయ㞟✚ᚋ䛾᪩䛔ẁ㝵䛷⏕䛨䛶䛔䛯ྍ

⬟ᛶ䛜㧗䛔䚹 
 
References: [1] Weisberg M. K. et al. (1993) Geochimica et Cosmochimica Acta, 57, 1567-1586. [2] 
Krot A.N. et al. (2002) Meteoritics and Planetary Science, 37, 1451–1490. [3] Harju E. (2014) Geo-
chimica et Cosmochimica Acta, 103, 267-292. [4] Greshake A (1997) Geochimica et Cosmochimica 
Acta, 61, 437-52. [5] Kojima et al.(1995) Proc. NIPR Symp. Antarctic Meteorites, 8, 79-96. 
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楕円軌道惑星による小惑星の一時捕獲
-火星衛星系の起源解明にむけて-

⃝樋口有理可 1　井田茂 2

1東京工業大学理学院　 2東京工業大学地球生命研究所

巨大惑星の周囲に多数発見されている不規則衛星はその半数以上が逆行軌道を持つ。これらの
不規則衛星は、惑星周囲にやってきた小天体が捕獲された結果だと考えられている。火星にはフォ
ボス・ディモスという 2個の衛星があり、その起源は捕獲された小天体か、火星の巨大衝突でまき
散らされた火星マントルが再集積したものか、まだ決着はついていない。我々はこれまでに、円
軌道惑星による小天体の一時捕獲条件と、元の小天体軌道 (周太陽軌道)と、捕獲後の軌道 (周惑
星軌道)との関係を解析的手法で調べた。本研究は、火星系を念頭に置きこれまでの研究を楕円惑
星に拡張したものである。
これまでの研究と同様に、小天体は周太陽軌道から惑星のラグランジュ点 L1, L2を通り、周惑
星軌道に移行すると仮定した。ここでいうラグランジュ点とは、惑星と太陽を通る直線上にあり
惑星からの距離が惑星の日心距離に無次元ヒル半径をかけたものとなる 2点としている。また円
軌道惑星の場合と同様に、軌道の移行は小天体と惑星の速度ベクトルが平行で、相対速度が衛星
速度としてふさわしい、すなわち相対速度が十分小さいときに起こると仮定した。これらの仮定
をおくことにより、元の小天体軌道と捕獲後の軌道を明快に関連付けることに成功した。惑星軌
道を楕円とすることで軌道パラメタは 3個増えるが、それらへの依存も含め、円軌道惑星の場合
と同様に一時捕獲されることが可能となる軌道要素の範囲を解析解で示すことができた。結果で
特に注目すべきは、一時捕獲効率の惑星の離心率への依存である。惑星がある値以上の離心率を
持つと、一時捕獲効率が急激に落ちることがわかった。木星などの巨大惑星は離心率は十分小さ
いが、現在の火星の離心率は比較的大きく、一時捕獲効率が低いと言える。ただし過去の火星の
離心率は十分小さく、衛星の起源が捕獲天体であるとすればそのような時期に捕獲したものであ
る可能性が高い。
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火星衛星ダイモスのクレーター空間分布 
 

○平田直之 1 

1神戸大学理学研究科 

 

 フォボスとダイモスは、1970年代以降火星探査の折に多くのデータが得られている。そ

れゆえ、この種の小天体としてはデータがよく蓄積されている。特にヴァイキング探査機が

撮影した画像は、ダイモスのほぼ全領域を約 50m/pixel の解像度で網羅し、一部の地域(全

表面積の 1.2%)を 1m/pixel の高解像度で撮影している。このころのダイモスのクレーター

研究(Thomas and Veverka 1980)について要約すれば、(1)フォボスとダイモスのクレータ

ー数密度はほぼ同じで月の高地のクレーター数密度にも近い、(2)クレーターサイズ分布の

関数は-1.9の傾きを持っている、(3)これら二つの事実から表面はクレーターで飽和しきっ

ていると考えて良い、となる。ヴァイキング以後もデータは取られているが、現時点でもこ

れが最新の知見のままである。 

 本研究の目的は 2点ある。一つはダイモス

のクレーター研究を最新にアップグレードす

ることである。ヴァイキング以後にとられた

画像(2枚の HiRISE 画像)をデータに含めて

クレーターカウントを行った(図１)。二つ目

は、クレーターの飽和がダイモスで起きてい

るかどうかを別のアプローチから検証するこ

とである。クレーター分布のランダム性が良

い方法であることが知られており(Squyres 

et al.1997)、その手法を適応した。発表で

は、これらの概要と結果について述べる。ま

た、MMX等で出来るサイエンスについても言

及する。 

    

         

引用                     図１ クレーターカウントの例   

Thomas, P. C. & J. Veverka (1980a) Crater densities on the satellites of Mars. Ic-

arus, 41, 365-380. 

Squyres, S. W., C. Howell, M. C. Liu & J. J. Lissauer (1997) Investigation of 

Crater “Saturation” Using Spatial Statistics. Icarus, 125, 67-82. 
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火星の影響を受けた火星衛星表面の重力場と表層進化の関係 

 
○菊地紘 1 宮本英昭 1 1東京大学総合研究博物館 

 
火星の衛星フォボスとディモスは似た環境にあるため，両方の衛星を比較することはそれぞれの起

源，進化，そして火星環境を理解する上で重要である．それぞれの表面において，高解像度画像によっ

てクレーターの内側などでアルベドの高いストリークが確認され，また画像解析によって全域的には

大きく青と赤のユニットに分けられている[1]．特に青いユニットは，衛星の始原的な物質であること

が示唆されているため，両方の衛星が同じか違うかの指標になりえると考えられている．近年，分光観

測によって，衛星表面のスペクトル分析が可能になってきたことで，表面の物質に関する情報が得ら

れてきたが，高解像度画像で確認できるアルベドストリークを分光分析することは難しく，広範囲の

ユニットごとの検証においても，特にディモスでの空間解像度が低いため比較ができていない[2]． 

これまでの私たちの研究では，フォボス最大のクレーターであるスティックニーから放出される粒

子を数値計算で追跡することで，スティックニークレーターの東側に分布する青いユニットは，ステ

ィックニーのイジェクタが低速度で再衝突する領域と調和的であることが示唆されたが，今回は主に

スティックニークレーターの南側に分布する青いユニットにも注目した(図)． 

衛星表面と重力場の関係を詳細に調査するために，衛星の数値形状モデルを密度の等しい，様々な

大きさの四面体に分割し，自転速度と火星重力を加味することで衛星に働く重力場を求めた．火星と

の距離を変化させて，衛星が受ける重力場の変化も調査した．また，それぞれの衛星で，すべての高解

像度画像をもちいてアルベドストリークと青いユニットをマッピングし，重力場と比較した．その結

果，どちらの衛星においても，現在の軌道で最も傾斜の大きい領域でアルベドストリークが確認でき

た．また，アルベドストリークが現在の軌道における傾斜の方向に沿って分布していることが確認で

きた．さらに，フォボスのスティックニーの南側に分布する青いユニットと，ディモスの青いユニット

が分布している領域の重力場には類似した特徴がみられた． 

 フォボスとディモスのレゴリスは現在の軌道上の重力場に影響を受けていることから，現在でもレ

ゴリスは流動している可能性が示唆される．さらにどちらの衛星でも始原的な物質と重力場との関係

が類似していることから，どちらも同じ物質で形成していることも示唆されるため，フォボスとディ

モスは同じ起源なのかもしれない． 

図：フォボスのスティックニークレーターの南側の

画像．青いユニットが分布している．Part of HRSC 

image h8974_0000． 

 

[1] Murchie S. et al. (1991) JGR, 96, 5925-5945.  

[2] Fraeman A. A. et al. (2014) Icarus, 229, 196-205. 
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㸬ࡿࢃࡀࡇࡘᣢࢆຊᏛᙉᗘ࡞ࡁ༑ศࡀ㸪⾲ᒙᆅẆࡾ࡞ࡘࡧ࠸㠀ᖖࡀእᙧ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ㸪ࡣ࡛

୍᪉㸪ࡽ✲◊ࡢ࡛ࡲࢀࡇ㸪ࡉ῝ࡢ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ┤ᚄẚࡣ㸪ị⾨࡛ᫍࡣ㹼0.1㸪ᒾ▼ኳయ࡛ࡣ㹼0.2࡛࠶

ࢇࢃ࠾㸪ࡿࡍ௬ᐃࡔᒙࢫࣜࢦࣞࡢ㢮ఝ≀㉁ࢺࣛࢻࣥࢥࡀᒙ⾲ࢫࣞࢭ㸪ࡀࡿ࠸࡚ࡗศࡀࡇࡿ

ᆺࡽᖹᗏᆺࡿࡍ⾜⛣࣮ࢱ࣮ࣞࢡ┤ᚄࡽ㸪ࢫࣜࢦࣞࡢࡑᒙࡢཌᩘࡣࡳⓒ m ௨ୗண࡛ࡿࡁ㸬

ᆅẆࡸ㸪ኳయ㔜ຊ(g)ࡣ(Dcr)ࢬࢧ࣮ࢱ࣮ࣞࢡࡿࡍ⾜⛣࣮ࢱ࣮ࣞࢡ㞧「ࡽ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ㸪༢⣧ࡓࡲ

ᙉᗘ┦㛵ࡿ࠶ࡀゝࡾ࠾࡚ࢀࢃ㸪ࣞࢫࣜࢦᒙୗ㒊ࡢᆅẆࡢᙉᗘࡢሗࢆᚓࡣࡵࡓࡿ㸪ࢧ⾜⛣ࡢࡇ

࠾㸪ࢁࡇࡓㄪࡾΏ⌫ࢆᚄ┤࣮ࢱ࣮ࣞࢡࡿࢀ⌧ࡀ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ㸪」㞧࡛ࡇࡑ㸬ࡿ࠶㔜せ࡛ࡀࢬ

࠶㸪┤ᚄ㹼10km࡛ࡣࡢࡿࡍ⾜⛣࣮ࢱ࣮ࣞࢡ㞧「࡞࠺ࡼࡢ୰ኸୣᆺࡀ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ༢⣧ࡢ࡞ᆺࢇࢃ

㸬Dcrࡓࡗศࡀࡇࡿ g 㛵ࡢࡑ㸪ࡾ࠾࡚ࢀࡽ▱࡛ࢀࡒࢀࡑ࡚ࡋ㛵ị⾨ᫍࡧ㸪ᒾ▼ኳయཬࡣ㛵ಀࡢ

ಀࡣᵓᡂ≀㉁ࡾࡼࡿ࠸࡚ࡗ࡞␗ࡃࡁ㸬ࡢࢫࣞࢭሙྜࡣ㸪ị⾨ᫍࡢ Dcr gࡢ㛵ಀࡀࡇࡿࡍ⮴୍

᫂ࡓࡗ࡞ࡽ㸬ࡽࡇࡢࡇ㸪ࡢࢫࣞࢭ⾲㠃ࢺࣛࢻࣥࢥࡣ㢮ఝ≀㉁ࢫࣜࢦࣞࡿ࡞ࡽᒙࢀࡋࡶ

 㸬ࡿ࠶ࡀᛶ⬟ྍࡿࡍᏑᅾࡀᆅẆࡿ࡞ࡽịࡣୗ㒊ࡢࡑ㸪ࡀ࠸࡞
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 ⨨ᙧᡂࡢࡑෆ㒊ᾏ⎔ቃࡢࢫࣞࢭ
 

㛵᰿ᗣேۑ 1
㇂ᓅ㐀ࠊ 2

⌮♸ᕝ┦ࠊ 3 

1ᮾிᏛ Ꮫ㝔⌮Ꮫ⣔◊✲⛉ ᆅ⌫ᝨᫍ⛉Ꮫᑓᨷ 

2῝ᾏ࣭ᆅẆෆ⏕≀ᅪ◊✲ศ㔝 ᾏὒ㛤Ⓨ◊✲ᶵᵓ 

3⟃ἼᏛ ィ⟬⛉Ꮫ◊✲࣮ࢱࣥࢭ 

 

ᑠᝨᫍᖏ᭱ࡢࡢኳయ࡛ࡿ࠶‽ᝨᫍࡢࡑࠊࡣࢫࣞࢭᖹᆒᐦᗘࡽ㉁㔞ࡢ⣙ ࠊịᡂศࡀ20%

⣙ Ỉ࡚ࡘࠊࡽᏑᅾࡢ≀ḟ㖔ࡿࡍศᕸࡃᗈ㠃⾲ࠊࢀࡉ᥎ᐃࡿ࡞ࡽᒾ▼ᡂศࡀ80%

-ᒾ▼ᛂࡀᗈ⠊ᅖ࡛㉳ࡢࡑࡣࢫࣞࢭࠋࡿ࠸࡚ࢀࡽ࠼⪄ࡓࡁࡽࡉࡁ㸦┤ᚄ⣙ 950 km㸧ࠊ

ཎጞᝨᫍࡁ⏕ࡢṧࠊࡾ࠾࡚ࢀࡽ࠼⪄࠸࡞ࡣ࡛ࡾ⾲㠃≀㉁ࡢࢫࣞࢭࡽᙧᡂ㐍ྐࢆ᫂ࡽ

 ࠋࡿ࠺ࡾ࡞ไ⣙࡞㔜せ࡚ࡵᴟ࡚ࡋᑐゎ⌮ࡢ⛬ኴ㝧⣔ᙧᡂ㐣ࠊࡣࡇࡿࡍ

NASA ࡣ࣮ࣥࢻ᥈ᰝᶵࡢ 2015ᖺࡢࢫࣞࢭࡽ᥈ᰝࠊ࠸⾜ࢆ⾲㠃ᑕྲྀࢆࣝࢺࢡ࣌ࢫᚓ࡚ࡋ

Ἴ㛗࡞ᚩⓗ≉ࡶ୰࡛ࣝࢺࢡ࣌ࢫᑕࡢࡑࠊࡣ࡛✲◊ᮏࠋ[De Sanctis et al., 2015] ࡿ࠸

3.1 µm ㏆ࡢ྾ࡢࡇࠋࡿࡍ┠╔ 3.1 µm ≀Ỉ㖔ྵࡴྵࢆ࣒ࣥ࢜࢘ࢽࣔࣥࠊࡣ྾ࡢ

ࢽࣔࣥࡣ≀Ỉ㖔ྵ࡞࠺ࡼࡢࡇࠊ[De Sanctis et al., 2015] ࡾ࠾࡚ࡌ⏕࡚ࡗࡼᏑᅾࡢ

ࠊࡽࡀ࡞ࡋࡋࠋࡿࢀࡽ࠼⪄ࡿࡍᙧᡂ࡚ࡗࡼỈ-ᒾ▼ᛂࡢᒾ▼ᡂศỈ⁐ᾮࡓࡋᏑ⁐ࡀ

ྵỈ㖔≀୰ࡾྲྀࡀ࣒ࣥ࢜࢘ࢽࣔࣥ㎸ࡿࢀࡲỈ⁐ᾮࡢᏛ≧ែ㸦pH, 㓟㑏ඖ≧ែࠊ

 ࠋ࠸࡞࠸࡚ࡗࢃࡃࡼࡣ࡞ᗘ㸧⃰ࢽࣔࣥ

ᮏ◊✲࡛ୖࠊࡣグྵ࡞࠺ࡼࡢỈ㖔≀୰ࡢࡵࡓࡿࢀࡲྵࡀ࣒ࣥ࢜࢘ࢽࣔࣥỈ⁐ᾮࡢ

Ꮫ᮲௳ࢆ᫂ࢆࡇࡿࡍࡽ┠ⓗࣥ࢜ࠊࡋᛂᐇ㦂ࡧࡼ࠾⇕Ỉᐇ㦂ࡢࡑࠋࡓࡗ⾜ࢆ

⤖ᯝࠊỈ⁐ᾮࡢ pHࣜ࢝ࣝࡀᛶ㸦pH > 9㸧ࡢሙྜࡀ࣒ࣥ࢜࢘ࢽࣔࣥࠊᏳᐃࠊࡾ࡞

ྵỈ㖔≀୰ࢫࣞࢭࠋࡓࡗࢃࡀࡇ࠸࡞ࢀࡲྵࡀ࣒ࣥ࢜࢘ࢽࣔࣥ⾲㠃ࡣⅣ㓟ሷࡶぢ

Ꮡᅾࢫࣞࢭࠊࡣᯝ⤖ࡢ✲◊ᮏࠊ[Rivkin et al., 2006]ࡿࡏࢃྜࡶࡇࡿ࠸࡚ࡗࡘ

ࡢỈࡢᾮయࡓ࠸࡚ࡋ pHࡀ୰ᛶ㏆࡛ࢆࡇࡿ࠶♧၀ࠊࡓࡲࠋࡿࡍᮏ◊✲ࡢ⤖ᯝ3.1ࠊࡽ 

µm ࢃࡶࡇ࡞௨ୖᚲせ 1% ࡀᗘ⃰ࢽࣔࣥ⥲ࡢỈ⁐ᾮ୰ࠊࡣࡵࡓࡘᣢࢆ྾࡞㢧ⴭ

㞷⥺௨ࡢࢽࣔࣥࡢ┙ཎጞኴ㝧⣔ࡣࢫࣞࢭࠊࡣᗘ⃰ࢽࣔࣥ࠸㧗࠺ࡼࡢࡇࠋࡓࡗ

㐲㸦< 80 K㸧ࡢᮦᩱ≀㉁ࢆ࡚ࡗᙧᡂࢆࡇࡓ࠸࡚ࡋ♧၀ࠋࡿࡍ 

㐣ཤࠊࡣ࡛✲◊ࡢⅣ⣲㉁ࢺࣛࢻࣥࢥᏛᖹ⾮ࡿ࠶Ỉ⁐ᾮࡢ pH ࡿ࡞ᛶࣜ࢝ࣝࡣ

ࡢỈࡢᾮయࡓ࠸࡚ࡋᏑᅾࢫࣞࢭࠊ࡚ࡗࡀࡓࡋࠋ[Zolotov, 2012] ࡿ࠸࡚ࢀࡉ၀♧ࡀࡇ

pH ࡃከࡀࣥ࢜㝜Ỉ⁐ᾮ୰ࠊ࡚ࡋᑐࢺࣛࢻࣥࢥⅣ⣲㉁ࠊࡣࡵࡓࡿ࡞୰ᛶ㏆ࡀ

◲ࠊ࡚ࡋ⿵ೃࡢࣥ࢜㝜ࡿࡍ୰ᛶ㏆ࢆỈ⁐ᾮࠊࡣ࡛✲◊ᮏࠋࡿ࠶ࡀᚲせࡿ࠸࡚ࢀࡲྵ

㓟ࠊ≉ࠋࡿ࠼⪄ࢆࣥ࢜ཎጞኴ㝧⣔┙ࡢ H2O㞷⥺㏆(⣙ 50㹼100 K)࡛ࠊH2Sࡀ㓟࡚ࡋ

SO2  ࠋࡿࡍ㆟ㄽࢆᛶ⬟ྍࡓࡗ࡞୰ᛶ㏆ࡀỈ⁐ᾮ࡛ࡇࡿࢀࡲྵᮦᩱ≀㉁ࢫࣞࢭࠊࡾ࡞
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模擬低重力下における低速度クレーター形成実験： 

微小重力下クレーターサイズに対する 

レゴリス粒子固着力の影響の推定 

 
○木内真人 1, 中村昭子 1, 和田浩二 2 

1神戸大学大学院理学研究科, 2千葉工業大学惑星探査研究センター 

 
小天体表面における重力加速度は微小である．クレーターの観測から，小天体表面の進化

の過程や表面の物性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

重要となる．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．過去には，模擬重力下での実験例がある[1,2,3]．しかし，重力依存性がある結果

とない結果が得られており，重力加速度の影響の問題について解決していない．また微小重

力環境では，レゴリス層の固着力の影響が重力の影響を卓越し，クレーター直径に対する重

力依存性が見られなくなる条件が存在すると予想される．固着力と重力の影響が逆転する

境界は粉体層の固着力・重力加速度・クレーターサイズで決定されるが, 明確な境界はこれ

までわかっていない.  

我々は，標的を定荷重ばねで吊るして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．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，弾丸には直径 8 mmのステンレス球

弾丸（密度 7.9 gcm-3）とガラス弾丸（密度 2.5 gcm-3）を用いた．速度 1-5 ms-1の範囲で衝

突させた結果，0.01-1 Gの範囲でクレーター直径は重力加速度の約-0.2乗に比例した．こ

れらの重力依存性は先行研究の結果[1,2]と調和的である[4]．また，固着力を粉体層の引張

り強度として Rumpf 式により見積もったところ，上記の実験条件では固着力の影響が卓越

する領域ではないことがわかった．固着力の影響が卓越する境界を観察するため，より固着

力の大きい標的物質に対して同様の実験を行った．アルミナ粒子（粒径～5 μm）を容器に

充填し，上方向から圧縮したものを標的として用いた（空隙率 0.45）．Rumpf 式より見積も

られる強度から 1 G下では重力支配域であると予想されたが，クレーター形成実験の結果，

1 G 下でも固着力の影響が見られた．このことから，圧縮された粒子層の固着力は，Rumpf

式より見積もられる強度よりも大きくなることが示唆される．発表では，固着力と重力の影

響が逆転する境界条件についても議論する． 

[1] Schmidt and Housen (1987) Int.J. Impact Eng.5, 543-560.  

[2] Gault and Wedekind (1977) Pergamon Press, New York, 1231-1244.   

[3] 高木靖彦 (2012) 日本マイクログラビティ応用学会誌 29, 163–168.  

[4] 木内真人, 中村昭子 (2016) 日本地球惑星科学連合大会 2016年大会  
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 外惑星領域では、固体天体の多くは氷地殻で覆われており、その氷地殻は氷・岩石粒子混
合物から構成されている。この氷地殻で観測される衝突クレーターのサイズから衝突天体の
サイズを推測したり、クレーター形成時の衝突放出物（イジェクタ）が堆積してできるレゴ
リス層の厚さを定量的に見積もるには、クレーターのスケール則が必要である。特に 1000 
km 以下の氷天体では、1 km 未満のクレーターは氷地殻の強度により、その形成過程が支
配されている可能性が高く、これらのクレーターについて研究を進めるには、物質強度が支
配する領域でのクレータースケール則が必要である。しかしながら、物質強度を連続的に変
化させてこのスケール則を検証した例は非常に少なく、特に、イジェクタの速度分布に関す
る例は皆無と言える。そこで、本研究では、強度を連続的に変化させた試料への高速度クレ
ーター形成実験を実施し、クレーターサイズ及びイジェクタの速度分布に対する物質強度依
存性を明らかにする研究を行った。 
 実験では氷地殻を模擬するために水分量を調節した凍結石英砂を標的として用いた。この
凍結砂試料は、粒径 100μmの石英砂に水を 2。5 wt。%から 20wt。%まで加えて-20℃で
凍結させて作成した。この試料の引っ張り強度（Y）を測定した所、含水量（C）との間に
Y (MPa)=0。145C (wt。%)の関係にあることがわかった。この標的に対して、直径 2mm
のアルミ弾丸を 2、 4、 6km/s で標的面に垂直に衝突させてクレーター形成実験を行い、
その結果をπスケール則を用いて整理した。その結果、実験データを、規格化クレーター
サイズπR=R(ρ/m)1/3と規格化強度πY=Y/ρvi2を用いて整理した所、このスケール則では速
度依存性を十分にスケーリングできないことが分かった。そこで、πY に(vi /C0)0。7という補
正項を加えることで実験データをスケーリングできた（図１）。なお、C0はバルク音速、ρ
は標的のバルク密度、mは弾丸質量、vi は衝突速度である。また、イジェクタの速度分布
を調べたところ、放出粒子の飛び出
し角度は、放出位置が衝突点から遠
くなるに従って増加し、クレーター
リム近くでは 90°に近い急角度にな
ることがわかった。そして、この放
出角度の連続的な変化は、ピラーと
呼ばれる垂直に近い角度で成長する
エジェクタカーテンを形成する原因
となっていることを明らかにした。 

図１ 規格化クレーターサイズと修正規格化強度関係 
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図１ 加速度波形の分類（黒：低速、赤：高速） 

ペネトレータを用いた天体表層の物性探査 
 

○岡崎昌志 1、荒川政彦 1、保井みなみ 1、松榮一真 1 

1神戸大学大学院理学研究科 

 

 大気をもたない天体の表面を覆うレゴリスの表層物性（空隙率・粒径・強度）は、衝突や地質

活動による天体進化の重要な手がかりである。しかし、リモート観測では、特に機械的性質（力

学的性質）に関する情報を得ることは難しい。そこで我々は天体表層探査の一つであるペネトレ

ータ探査に着目した。これは加速度計・熱流量計・地震計などの観測機器を内部に搭載した槍状

のペネトレータを固体天体表面に貫入させるといった探査である。探査機や地上からのリモート

観測とは異なり、ペネトレータを天体表層へ潜り込ませることで直接測定を可能とする。 

 この探査では、ペネトレータ貫入時に天体表層物質によって生じる抵抗力を加速度として計測

する。得られる加速度は、表層物質の力学的性質に関する情報をもつと考えられる。そのため、

ペネトレータ探査によって表層物質の力学的性質を特定するためには、表層物質と貫入時の加速

度の関係を明らかにしておく必要がある。そこで、本研究ではペネトレータ探査の基礎研究とし

て、天体表層のレゴリスを模擬した粉粒体物質に弾丸を貫入させた。そして、その時に生じる加

速度と粉粒体の物性の関係を明らかにすることを目標にした。 

 本実験では、直径 2.6cm, 高さ 4.35cm, 密度 7.8g/cm3のステンレス円柱を貫入弾丸として用

いた。この弾丸上部に応答周波数 10kHzの加速度計を設置して衝突速度 1.5 - 3.8 m/sで様々な

粉粒体表面へ自由落下させた。粉粒体標的には粒子直径・粒子形状・空隙率がそれぞれ異なる粉

粒体を十種類用いた。それらは、ガラスビーズ（0.5 μm, 100 μm, 200 μm, 500 μm, 1 mm, 

1 cm）、石英砂（100 μm, 500 μm）、赤玉（2 - 4 mm）、パーライト（2 - 3 mm）である。実

験では、貫入時の加速度変化をデジタルオシロスコープで記録し、この加速度履歴を表す波形の

衝突速度・粒子直径・粒子形状・空隙率による依存性を調べた。 

 加速度波形を「衝突直後の加速度」、「静止直前の加速度」、「継続時間」に注目して解析し

た結果、波形を三種類に分類することができた（図 1）。衝突直後の加速度が静止直前の加速度

よりも大きいものがⅠとⅡであり、小さいものがⅢとなる。Ⅰは加速度一定の状態をとるが、Ⅱ

は一定にならない。一方、衝突直後の加速度は、すべての粉粒体試料に関してほぼ衝突速度(vi)

と比例していることがわかった。また、その比例定数は、粉体粒体のバルク密度(ρ0)と及びバ

ルク音速(C0)の両方に比例して大きさが決まっていることがわかった。これは、衝突直後に粉粒

体から受ける抵抗応力が、σ=ρ0C0vi

で近似できることを意味しており、

粉粒体が弾性的な振る舞いをしてい

ることを意味する。 
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石英ガラス球の衝突破壊実験における斜め衝突の効果 
 

 
吉田 優作 1、荒川 政彦 1、保井 みなみ 1、○小川 和律 1、岡本 千里 1 

 

1神戸大学 理学研究科 惑星学専攻 
 

 天体同士の衝突現象は、特に太陽系星雲内での惑星形成において最も重要な物理プロセス
の一つである。とりわけ小惑星など小天体の起源を明らかにするなどの目的のため、これま
で衝突破壊に関する多くの実験的研究が行われ、岩石天体の破壊に必要な衝突エネルギー密
度 (Q) が見積もられてきた。これらの実験のほとんどは正面衝突のものであったが、しか
し実際の天体同士の衝突では標的天体の表面に対して垂直でない角度の衝突、いわゆる斜め
衝突が頻発し、その中でも角度 45 度が最も頻度が高いことが知られている。従って、衝突
破壊現象における斜め衝突の効果を明らかにすることが、現実の衝突現象への適用のための
重要な課題である。 
 上記課題に対して、本研究では球形試料を用いて 90 度 (正面衝突) から 15 度 (斜め衝突) 
の範囲の様々な衝突角度で衝突破壊実験を行い、破壊の度合いとイジェクタ速度の衝突角度
依存性を調査した。ターゲットは直径 5 cm と 8 cm の二種類の石英ガラス球とし、プロジ
ェクタイルとして直径 4.75 mm のポリカーボネートの球形弾丸を速度 2‒6 km/s で打ち込
んだ。使用した装置は神戸大学の二段式軽ガス銃で、衝突時の気圧はおよそ 20 Pa である。
衝突後は全てのイジェクタ破片を収集してサイズと重量を計測し、これらのサイズ分布を求
めた。 
 実験の結果、ターゲットの最大破片質量は衝突角度 90‒60 度の間でほぼ一定であり、45‒
15 度の範囲では衝突角度が小さくなるにつれ増加した。これらの結果に対して衝突エネル
ギー密度 (Q) との関係を調査したところ、衝突速度のターゲット表面垂直成分から求めた
エネルギー密度 (有効エネルギー密度 QC) により衝突角度の効果をよくスケーリングできる
ことがわかった。QC を用いて衝突破壊強度を再評価したところ、斜め衝突を含む全角度に
おける石英ガラスの衝突破壊強度は 989 J/kg と求まった。また石英ガラス球への衝突の特
徴として、衝突点と同規模の破壊が衝突反対点で生じ、高速のイジェクタが放出される現象
が見られた。これは恐らく、衝突点で生じた衝撃波があまり散乱されずに球形ターゲットの
自由表面で反射して反対点に効率よく集中したものと考えられる。ただしこの現象の正確な
理解は今後の課題である。 
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鉄質天体のクレーター深さ直径比の温度依存性： 

軌道進化制約の可能性 

○小川諒 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, 

 

小天体の多くは、岩石質や氷質であるが、鉄質の存在も指摘されており、小惑星 16Psyche

に代表されるM型小惑星がその有力候補だとされている(e.g. Shepard et al., 2010)。さら

に、鉄ニッケル合金からなる鉄隕石の供給源は、メインベルトに存在する鉄質天体だと考え

られているが、それらは地球型惑星形成領域で形成されメインベルトへ移動したとされて

いる(Bottke et al., 2006)。そうだとすれば鉄質天体表面は、軌道進化に伴って、様々な温度

を経験していると考えられる。鉄隕石は冷却することで脆性的振る舞いをすることがこれ

までの衝突実験で示されている(e.g. Matsui and Schultz, 1984)。このことなどから、鉄質

天体上のクレーター形成に温度の影響があることが考えられ、そこに表面温度、そして軌道

進化の記録が残されている可能性がある。我々は、鉄質天体を模擬した標的に対し、298K

と 150K以下でのクレーター形成実験を行った。 

標的はギベオン鉄隕石(ニッケル含有率 7.7 wt%)、鉄ニッケル合金(ニッケル含有率 31.5, 

42 wt%)、SS400とした。SS400は一般的に流通している炭素鋼で、脆性-延性の変化がギ

ベオン鉄隕石と同様な温度域で起きる(Shimizu et al., 2009)。それぞれの標的は室温のもの

と、液体窒素で 150K以下まで冷却したものを用いた。弾丸には高さ直径が 15 mmのステ

ンレス円柱と、直径 3.2 mm, 1.0 mmのステンレス球、直径 3.2 mmの銅球を用いた。弾丸

加速には神戸大学の縦型火薬銃と宇宙科学研究所の二段式軽ガス銃を用い、衝突速度約 800 

m/sから 6500 m/sの範囲で実験を行った。 

クレーター深さ直径について、πスケーリングを用い整理した結果、低温の方が直径深さ

ともに小さくなった。炭素鋼と鉄隕石(ニッケル含有率 7.5 wt%)は冷却することで強度が増

加する(Pennnet and Sinclair, 1966 ; Furnish et al., 1994 )が、このことが原因と考えられ

る。さらに、深さは直径よりも強度に大きく影響される、つまり、冷却によって深さのほう

が顕著に小さくなることがわかった。同じ速度で比較すると、深さ直径比は室温よりも低温

のほうが小さくなり、この傾向は 2000 m/s以下の低速域で顕著に見られた。 

以上の結果を用いると、メインベルトでの小惑星の衝突速度分布に従って、鉄質天体上に

クレーターが形成される時、表面温度が 298 K の場合は深さ直径比分布は深さ/直径=0.55

でピーク、150 K以下では 0.45でピークとなる。一方、太陽から 0.5-1.0 AUで典型的な衝

突速度とされる 12 km/s(Bottke et al., 2006)では、表面温度が 298 Kの場合、深さ直径比

は約 0.7となる。地球近傍と小惑星帯では、鉄質衝突体の正面衝突で形成されるクレーター

の典型的な深さ直径比が 0.25異なることがわかった。 
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室内実験によるレゴリス最表層密度進化の研究 

〇大村知美、中村昭子 

神戸大学大学院理学研究科 

 

 レゴリス層の密度、または空隙率は天体表面の圧縮や衝突に対する強度、また熱的性質に影響

する重要な要素である．レゴリス層の空隙率は、レーダーによる観測結果から求めた密度とスペ

クトルより仮定した粒子密度から求める手法(Magri et al., 2001; Ostro et al. 2004; Busch et 

al., 2007) 、レゴリス層構成粒子にかかる重力と付着力の比から求める手法 (Kiuchi and 

Nakamura, 2014) などから 0.4-0.9 程度と見積もられている．レゴリス層の空隙率は一定に保た

れるのではなく、衝突圧力や衝突励起振動を受けて変化すると考えられる． 

 衝突圧力による空隙率変化を決めるのは粉体層の圧縮特性である．我々はこれまでに、様々な

組成、粒子径、粒子径分布幅を持った試料で構成された空隙率 0.5-0.8 の粉体層サンプルを用い

たピストン圧縮実験を行ってきた．特に高空隙・低圧力領域に注目すると、試料の空隙率はある

圧力までは保たれるが、それ以上の圧力を受けると空隙率は減少する．この圧力の下限値は粒子

の転がりに必要な力と空隙率、粒子径で与えられることがわかった(Omura & Nakamra, Cosmic Dust 

2016)． 

 次に衝突励起振動による空隙率減少を考える．粉体層に振動を加えると空隙率は減少し、平衡

空隙率に達する．タッピング充填による平衡空隙率𝜀 は粒子の持つ付着力(H)と粉体層にかかる最

大加速度(α)によって質量 m の粒子にかかる力の比より𝜀 = 0.072{𝐻 (𝑚𝛼)⁄ } . + 0.26と与えられ

る（檀上他, 1980）．我々は、直径 18 µm の球形ガラスビーズと直径 23 µm の不規則形状アルミナ

粒子を用いて作成した粉体層に振幅～1 m/s2 の振動を加える実験を行い、この経験式がおおむね

成り立つことを確かめた．この式を用いて例えば、Eros に対し直径数 km のクレーターができる

衝突で生じうる衝突励起加速度（Richardson et al., 2004）によって達すると考えられる平衡空

隙率を求める場合、レゴリス層構成粒子として実験に用いたガラスビーズを考えると 0.5 程度と

なる． 

 発表ではさらに、振動によって空隙率が平衡に達した後のレゴリス層強度の推測を行う． 
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「低速」高速度天体衝突による還元的炭素化合物の生成 
Generation of reductive carbon compounds by "low" hypervelocity impacts 

 
○石橋高 1，黒澤耕介 1，岡本尚也 1，松井孝典 1 

1千葉工業大学  
 
天体衝突は太陽系の歴史において普遍的な現象であり，太陽系の進化に大きな影響を及ぼ

してきたと考えられている．太陽系初期に遡るほど天体衝突の頻度は高く [e.g., 1]，38-41億
年前には後期隕石重爆撃期と呼ばれる特に衝突頻度の高い時期があったとされている [e.g., 
2]．この時期には，惑星表面への天体衝突が惑星の環境（惑星の大気組成や生命の起源）に
大きな影響を与えたと考えられる． 
惑星表層への高速度天体衝突が起こると衝突天体が蒸発し，衝突蒸気雲と呼ばれるプ

リュームが生成され，その冷却過程において様々な化学種が生成される．隕石には少なから

ず炭素が含まれており，特に炭素質隕石には数 wt%もの炭素が含まれている．惑星への天体
衝突が起きたときに，衝突天体に含まれる炭素がどのような形で惑星表面に放出されるか，

すなわち酸化的な化学種（CO2, CO）なのか還元的な化学種（CH4 をはじめとする有機物）

なのかは，初期地球や初期火星において重要な意味を持つ．例えば，還元的な環境では酸化

的な環境に比べて生命前駆物質の生成や保存が容易であると考えられる．また，CH4 は CO2

よりも強力な温室効果を持つため，初期地球や初期火星の温暖な気候の維持に寄与していた

かもしれない． 
しかし，これまでに行われたレーザ照射を用いた天体衝突による隕石蒸発の模擬実験によ

ると，シリケイトが完全蒸発するような超高速度衝突（数十～100 km/s）で生成されるガス
は蒸発したシリケイト由来の酸素の影響により，酸化的なものになることが示されている  
[e.g., 3]． 
本研究では，やや「低速」（<10 km/s）の高速度天体衝突に着目した．そのような低速衝

突では，以下の二つの理由により，還元的な組成の炭素化合物が生成される可能性が高いと

考えられる．一つ目は，酸素供給源であるシリケイトが蒸発しないためである．一般的に，

シリケイトが蒸発し始める衝突速度はおよそ 10 km/sであり数十 km/sで完全蒸発に達すると
言われている [4]．シリケイトが蒸発しないまたは部分的にしか蒸発しないような低速の天
体衝突では，酸素供給量が減少するため還元的な化学種生成される可能性がある．二つ目は，

低速衝突条件下で蒸気雲が経験する温度圧力経路は，高速衝突の場合に比べて，低温・高圧

寄りになるためである．CH4などの炭化水素は，CO や CO2に比べて熱力学的に低温・高圧

で安定であり，低速衝突では CH4などの還元的な炭素化合物が生成されやすいと考えられる． 
我々は，二段式水素ガス銃を用いて模擬隕石物質への開放系での衝突実験を行い，衝突生

成ガスの組成を調べた．試料は石英（SiO2）とポリエチレン（PE）の混合物で，衝突速度は
5-6 km/s とした．SiO2と PE の混合比を変えた試料に対して弾丸を衝突させ，発生するガス
を四重極質量分析計で測定した．CO2 はほとんど生成されず，生成ガスの炭化水素/CO 比は
2.3-4.3であった．Cに対して Oが過剰な試料であっても，炭化水素の生成量は COの生成量
よりも多かった．これらの結果は，「低速」高速度天体衝突では，還元的な組成の炭素化合

物の生成が支配的であることを示唆する． 
 
参考文献： [1] Chyba, C. F., Nature 343, 129-133 (1990). [2] Morbidelli, A. et al., Earth Planet. Sci. 
Lett. 355-356, 144-151 (2012). [3] Ishibashi, K. et al., Earth Planets Space 65, 811-822 (2013). [4] 
Ahrens, T. J. and O’Keffe, J. D., The Moon 4, 214-249 (1972).  
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衝突点極近傍から放出される高速放出物： 
衝突実験とSPHシミュレーションの結果の比較 
 

○岡本 尚也 1, 黒澤 耕介 1, 玄田 英典 2, 松井 孝典 1 
�千葉工業大学惑星探査研究センター，�東京工業大学地球生命研究所 

�

 衝突点近傍から非常に高速で放出されたイジェクタ（放出物）は極めて遠方まで輸送され
うる. 天然ガラスであるテクタイトはクレーターから数 100km 離れたところから見つかっ
ており，衝突に起源があると考えられている(e.g. Vickerly 1993; Wasson 2015)．また衝
突によって火星から放出された物質が，フォボス表面に含まれていることが議論されており
(Ramsley and Head 2013)，天体衝突による物質放出は天体間の物質輸送の有力な要因と
考えられている．このような輸送可能質量を評価するには衝突点極近傍で発生する放出物の
速度やその量を知る必要がある。 
 過去に弾丸半径以遠から放出されるイジェクタの速度分布を調べた研究はあるが(e.g. 
Hermalyn and Schultz 2011, Tsujido et al., 2015)，衝突点直下から放出される非常に高
速なイジェクタは十分に観察されていない．数値コードを用いて高速のイジェクタの振る舞
いを調べた研究があるが(Johnson et al., 2014)，正面衝突のみを調べたものであり，斜め
衝突については調べられていない．また実験との比較を通したシミュレーションの結果の妥
当性は検証されてはいない．そこで我々は千葉工業大学の二段式軽ガス銃を用いた高速度衝
突実験を行い，衝突点近傍から放出される非常に速いイジェクタを観察しその速度を調べた．
弾丸と標的にはポリカーボネイトを用いた．衝突速度は 3.56-6.54 km s-1で，衝突角度は
９０度（正面衝突）と４５度で実験を行った．衝突現象の観察には高速度ビデオカメラを使
用し，弾丸貫入特徴時間（弾丸直径/衝突速度）以下の時間分解能でイジェクタを観察した．
さらに３次元 SPH コード(e.g. Genda 2012)を用いて実験と同様の条件で衝突シミュレー
ションを行った．弾丸には 104, 105, 106 , 3*106個の SPH 粒子を用いてシミュレーション
の空間解像度依存性を調べた． 
 正面衝突の場合，イジェクタカーテンの形状は軸対称である一方，斜め衝突の場合は非対
称であり，別々の方向に放出する二成分のイジェクタが実験から観察された．一つは標的表
面に沿って弾丸軌道の下流方向に移動するものである(Component 1)．これは弾丸貫入時
に起こる jetting 過程によって生成されたものだと考えられる(Kurosawa et al., 2015)．も
う一つの成分は標的表面から斜め上方へ放出される成分である(Component 2)．この二成
分の境界には折れ曲がりの構造が観察された．高解像度のシミュレーション結果(弾丸の粒
子数が 106個以上)は実験で得られたイジェクタカーテンの形状を良く再現しており，衝突
点から遠方に飛んでいるイジェクタ及び斜め衝突における二成分のイジェクタ，折れ曲がり
の構造が再現できた．正面衝突におけるイジェクタカーテンの端はほぼ標的物質が占めてい
るのに対し，斜め衝突における Component 1 の先端は弾丸物質が占めていることが分か
った．また垂直衝突に比べ斜め 45 度衝突の方が衝突速度より速いイジェクタが１0倍程度
多く放出される結果を得た．� � �
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観測衛星によるハイパースペクトルリモートセンシングに基づく月地殻-マントルの構
造の解明

◯山本 聡1, 中村 良介2, 松永 恒雄1, 石原 吉明3, 廣井 孝弘4, 大竹 真紀子3, 諸田 智克5, 平田 成6, 
春山 純一3

1国環研, 2産総研, 3JAXA/ISAS, 4ブラウン大, 5名古屋大, 6会津大

　月探査衛星かぐや搭載の連続反射分光計であるスペクトルプロファイラ（SP)により、月全球約7,000万地点において
連続波長反射分光データ（ハイパースペクトルデータ）が取得された[1]。これらの全SPデータに対するデータマイニン
グ手法を使った特定鉱物スペクトルサーベイ研究により、月の主要鉱物の端成分に富む領域（露頭）の全球分布が明ら
かにされてきた[e.g,2-6]。本研究では、極めて純度の高い斜長岩(Purest AnorthositeまたはPAN)に富む領域[1-4]、超塩基
性の低Ca輝石(Low Ca pyroxeneまたはLCP)に富む領域[5]、カンラン石に富む領域[6]の全球分布の特徴と、検知地点の
層状を総合的に解釈することで、月の内部構造の推定を行った。まず、PANとカンラン石はいずれの検知地点も巨大衝
突構造に付随することから、これらの鉱物に富む物質は表層からある程度深いところから掘削されたものであることが
推測される。一方検知地点と地殻厚さに相関があり、PANは主に月の裏側高地の地殻が厚い領域を中心に広く分布する
のに対して、カンラン石に富む領域は地殻厚の薄い場所に限られることが分かった。これより、月の内部においてカン
ラン石に富む物質はPAN層の下部に位置すると考えられる。次に超塩基性のLCPに富む領域の全球分布についてSPデー
タマイニング解析を行ったところ、モスクワの海と危難の海では、PANとカンラン石に富む領域が多数存在するにも関
わらず、LCPに富む領域が全く見つからない事がわかった（図1）。この2つの衝突盆地は地殻厚がほぼ0mであり、衝突
盆地形成時にマントル物質を掘削したと考えられている[7]が、今回LCPが見つからないことから、上部マントルはLCP
に乏しいと考えられる。一方、雨の海や南極エイトケン盆地のような非常に大きな巨大衝突盆地では、大量の超塩基性
のLCPに富む領域が見つかることから、これらのLCPに富む層はカンラン石に富む層よりさらに深部に存在したもの
が、衝突により掘削されたと考えられる。本発表では、これらの結果を基にして月地殻ーマントル構造と月マグマオー
シャンの関係について議論を行う。

図1：（左）モスクワの海及び（右）危難の海における、カンラン石、PANに富む領域。超塩基性のLCPの富む領域はこの2つ

の衝突盆地では見つからない。背景は月の高度データマップ[8]。 

[1] Matsunaga, T. et al. 2008, GRL, 35，L23201. [2] Ohtake, M. et al. 2009, Nature, 461, 236. [3] Yamamoto, S. et al. 
2012, GRL, 39, L13201. [4] Yamamoto, S. et al. 2015, JGR, 120, 2190. [5] Nakamura, R. et al. 2012, NGEO, 28, 
NGEO1614.  [6] Yamamoto, S. et al. 2010, NGEO, 3, 533. [7] Wieczorek, M.A, et al. 2013, Science, 339, 671. [8] 
Ishihara et al. 2009, GRL, 36, L19202.
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リモートセンシングデータを用いた
月面に分布するカンラン石の起源推定

○大竹真紀子 1，山本聡 2，石原吉明 1，中村良介 3，松永恒雄 2

1ISAS/JAXA，2 国立環境研究所，3 産業総合研究所

研究の背景と目的：地球・月系は巨大衝突により形成したとする説が最も有力である
が，巨大衝突によりどのような物質分配が起こったのか，よくわかっていない．巨大衝突
にともなう地球・月系での物質分配を知る上で，月の全球組成は重要な情報であるが，こ
れまでに月の体積の 90％以上を占めるマントル物質が得られていないため，月全球の化
学組成もほとんどわかっていない．一方，最近の月探査のリモートセンシング観測から，
大型盆地のリム周辺に，月のマントル起源である可能性があるカンラン石が露出すること
が報告されている（Yamamoto et al. 2010）．ただし，起源は他にもカンラン石を含む地
殻への貫入岩との説もあり，検証が必要である．本研究ではカンラン石露出地点の詳細な
地質・組成解析によって，それぞれのカンラン石の起源を推定する．
　解析手法：「かぐや」データから見つかった約 40領域（近傍にある露出地点は 1領域と
見なす）全てのカンラン石分布領域について，「かぐや」マルチバンドイメージャ画像や
Lunar Reconnaissance Orbiterの高空間分解能カメラの画像などを用い，カンラン石お
よび周辺の鉱物組成，鉱物量比，産状，化学組成（鉄量），地形・傾斜・表面組織などから
カンラン石の起源を推定した．
　結果と考察：カンラン石露出領域の半数以上において，産状や周辺の岩石種・地形から，
観測されたカンラン石はマントル起源である可能性が高いと考えられる．一方，中にはカ
ンラン石を多く含む溶岩流や，インパクトメルトであると考えられる領域もあり，カンラ
ン石には複数の起源が推定される．また，産状などからマントル起源の可能性がある地点
の中には，全岩としての鉄量 (FeO wt％)が 12-18％と高く地殻への貫入岩とは考えづら
く，また吸収形状など他の情報からも，マントル起源である可能性が非常に高いと考えら
れる領域が存在した．これら結果は，「かぐや」データから見つかったカンラン石には月
マントルの組成を知る上で重要なマントル起源物質が確かに含まれることを示す．
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月面クレータの地形緩和のタイムスケール 
 

武藤 史樹 1，○諸田 智克 1，春山純一 2  
1名古屋大学環境学研究科，2宇宙航空研究開発機構  

 
 月面の地形は形成以後，微小天体の衝突とレゴリスの撹乱によって崩壊し，緩和していくとされる．地形緩和
のタイムスケールを知ることは，表層レゴリスの移動の素過程の理解や天体衝突頻度の推定，クレータの緩和状
態を用いた年代決定法の構築のために重要である．Fassett and Thomson [JGR, 119, 2255-2271, 2014] は
地形拡散モデルと実際の地形の平均プロファイルとの比較によって，直径 800m～5km のクレータの緩和度を
評価した．さらに，表面年代とその領域に存在するクレータの緩和度の中央値の比較から月面地形の拡散速度を
評価している．しかし，先行研究では表面年代と複数のクレータの緩和度の中央値との関係を見ているため，
個々のクレータの形成年代と緩和度の関係は明らかになっておらず，拡散速度の見積もりも正確ではない．また，
クレータの初期形状をすべてのクレータで同一と仮定しているが月面では層構造が卓越しており，形成されるク
レータの形状はその層構造に強く影響されるため，個々のクレータの崩壊度を正しく評価できていない可能性が
ある．それらの問題をふまえ，本研究ではクレータ初期形状の多様性を評価し，個々のクレータの緩和度と年代
の関係を明らかにすることを目的とし，クレータの緩和状態とクレータ放出物上の小クレータの数密度を指標と
したクレータ形成年代との関係を調査した． 
 本研究では，「かぐや」で得られた地形モデルを使用し，各クレータの平均地形プロファイルを算出した． 
クレータ緩和度を評価するために拡散プロセスに従う緩和モデルを用いて，緩和時間とクレータ形状の関係を調
べ，実際の地形とのプロファイルの比較によって各クレータの緩和度を評価する．  
 まずクレータ初期形状を評価するために，極めて新鮮なクレータの抽出を行った．その際に，クレータ放出物
の宇宙風化指標である OMAT [Lucey et al. 2000] を用いた．OMAT 値が 0.25 を超える直径 1.5 km~5 km
のクレータを月の 3 つの海から選び出し，平均地形プロファイルを比較した．その結果，フロア深さはクレータ
間で多様性があることがわかった．一方で，内壁の傾斜についてはほぼ一定であることがわかった．このことか
ら，クレータ緩和度の指標として，クレータの深さ／直径比よりも内壁傾斜が適していることがわかった． 
 次に，クレータ形成年代と緩和度の関係を調べるために，Mare Serenitatis の直径 1 km~2 km の 25 個のク
レータに対して，内壁傾斜からクレータ緩和度を，クレータ放出物上の小クレータの数密度からクレータ形成年
代をそれぞれ評価し，両者を比較した．両者には明瞭な正の相関があり，形成年代が大きくなるほど，緩和の程
度が大きいことがわかった．発表では両者の関係から見積もった，月面地形拡散係数について議論する． 
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月のマグマ噴出量からみた火成活動の不均質性 
○田口雅子 1，諸田智克 1，加藤伸祐 1 

1名古屋大学大学院環境学研究科 
 月では衝突盆地の形成によってつくられた低地を，マントルの部分溶融によって生成したマグマが
埋めるように表面に噴出し，海が形成された．月の火成活動は裏側に比べて表側で活発であったこと
が知られており，海のマグマ噴出量の違いから，表側に比べて裏側ではマグマ生成量が少なく，
1/3~1/10 程度であったという議論がなされている[Wieczorek+, 2001; Morota+, 2009]．しかし，
マグマ噴出量はマグマ生成量だけでなく，地下構造，特に地殻厚に大きく影響を受ける．一方で，こ
れまでそれぞれの盆地内のマグマ噴出量と地殻厚の関係について，全球的な定量的調査は行われてこ
なかった． 
 そこで，本研究ではマグマ噴出量と地下構造との関係を定量的に明らかにし，噴出するための地下
構造の条件を制約することを目的とする．そのために，本研究では月の主要な衝突盆地において，マ
グマ噴出量と地殻厚の関係を調査し，噴出条件に制約を与える．マグマ噴出量については，過去に表
側では精力的に調査されてきたものの，裏側では十分でないため，かぐやの地形カメラ，マルチバン
ドイメージャのデータを用いて本研究で新たに決定した．また，地殻厚の調査についてはWieczorek+ 
(2013) による GRAIL 重力場データから推定した地殻厚モデルを用いた． 
 個々の盆地で地殻構造と海の分布を比較すると，主なマグマ噴出は最も地殻が薄くなっている盆地
中心部で起こっている．また，海のある盆地では海のない盆地に比べて地殻が薄くなっており，これ
らの結果からマグマが噴出できるか否かは，それぞれの領域での地殻厚の最小値（Hmin）が決めている
ことがわかった．また，同程度の Hmin をもつ盆地であっても，表側に比べて裏側では海の溶岩流の厚
みが~1 桁程度小さく，先行研究と整合的な結果となった．一方で，裏側の中では，SPA と FHT で海
の溶岩流の厚みに明確な差は見られなかった． 
 本発表では以上の研究結果について報告し，それぞれの盆地の地下構造とマグマ噴出量の関係を考
慮したうえで，月におけるマグマ生成量の地域性について議論する． 

図 1. 各盆地における地殻厚最小値 Hminと海の溶岩流の厚み dmの関係． 
   矢印は海のない盆地の地殻厚を示す． 
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ż㮵ᒣ 㞞⿱ 1㸪୰ᔱ ᝅ 2㸪ᐩᒸ ᑦᩗ 3㸪㇂ ᰤ 1㸪℩ᡞ 㞝 4㸪㛗ᒸ ኸ 5㸪୕Ꮿ ு 6㸪 

ᑠ⃝ ಙ 1㸪㛵᰿ Ᏺ 7㸪ᐑཎ ṇ᫂ 7㸪␃ᒸ 㔜 4 

 
1ᮾᏛ㸪2㜰Ꮫ㸪3JAMSTEC㸪4⚄ᡞᏛ㸪5᪩✄⏣Ꮫ㸪6ி㒔Ꮫ㸪7ᗈᓥᏛ㸪 

 
᭶㝹▼࣏ࣟࡸヨᩱࡢᚤᑠ㒊ศᯒࡣࡽࡉࠊほ ⾨ᫍࡿࡼ᭶㠃᥈ᰝࠊࡾࡼ᭶ࡽᵝࠎ

ࡢỈࡿ⮳ෆ㒊ࡽ᭶㠃ࠊࡋࡋࠋࡿ࠸࡚ࢀࡉⓎぢࡀị㸧ࠊศᏊỈࠊᏛ✀㸦Ỉ㓟ᇶࡢỈ࡞

㉳※ࡸศᕸྵࠊỈ㔞ࡣ࡚࠸ࡘᮍࡔ᫂࡞Ⅼࡀከࠋ࠸ᮏ◊✲࡛ࠊࡣ㉥እ྾ศගἲ࡚࠸⏝ࢆ

ᒾ┦ࡿࡍ␗ࢆ᭶㝹▼ࡢỈࡢᏛ✀ྠࢆᐃྛࠊࡋ✀㟢ฟᒾయྵࡢỈ㔞Ỉࡢ౪⤥※ࢆ≀㉁⛉

Ꮫⓗ࡞ഃ㠃᳨ࡽウࠋࡓࡋ 

ᮏ◊✲࡛ᩳࠊࢫࣜࢦࣞࡣ㛗ᒾࠊ⋞Ṋᒾࣞࣥࣁࡧࡼ࠾ᒾ㉁᭶㝹▼ᑐ࡚ࡋ㧗 ㏱㐣㉥እ྾

ࡢࡑሙຍ⇕ᐇ㦂ࠊ㉮ᰝ࣭㏱㐣ᆺ㟁Ꮚ㢧ᚤ㙾ࠊᨺᑕග X ⥺ᅇᢡ࣐ࣥࣛࡧࡼ࠾ศᯒࢆヨࠋࡓࡳ 

㉥እ྾ศᯒࡢ⤖ᯝࣞࣥࣁࠊᒾ㉁᭶㝹▼ࡢせᵓᡂ㖔≀࡛▼ࣥࣛࣥ࢝ࡿ࠶㍤▼ࡽ㢧

ⴭ࡞Ỉࡢ྾ᖏ᳨ࡀฟࠋࡓࢀࡉᚤᙅࡽࡀ࡞⋞Ṋᒾ㉁᭶㝹▼ࡢ㍤▼ᩬᬗྠࡶ࡚࠸࠾ᵝỈࡢ

྾ᖏࡀㄆࠋࡓࢀࡽࡵẁ㝵ຍ⇕ᐇ㦂ࡢ⤖ᯝࡢࡽࢀࡇࠊỈࡣ㖔≀ࡢᵓ㐀ࡿࡍྜ⤖Ỉ㓟ᇶศ

ᏊỈࠋࡿࢀࡽ࠼⪄Beer-Lambert ἲࣞࣥࣁࠊࡽᒾ㉁᭶㝹▼ࡧࡼ࠾▼ࣥࣛࣥ࢝ࡿࡅ࠾㍤

ࡶࡃ࡞ᑡࢀࡒࢀࡑࡣỈ㔞ྵࡢ▼ 238–268 ࡧࡼ࠾ 198–210 ppmࠊ⋞Ṋᒾ㉁᭶㝹▼ࡢ༢ᩳ㍤▼

ᩬᬗྵࡢỈ㔞ࡣ 35 ppm 㟁Ꮚ㢧ࡿࡍᑐ≀せᵓᡂ㖔ࡢ▼ᒾ㉁᭶㝹ࣞࣥࣁࠋࡿࢀࡉ᥎ᐃ

ᚤ㙾ࠊX ⥺ᅇᢡ࣐ࣥࣛࡧࡼ࠾ศᯒ࡛ࠊࡣᆅ⌫㢼స⏝ࡿࡼᙳ㡪ࡣㄆࡢࡽࢀࡇࠊࡎࢀࡽࡵ᭶

㝹▼ᏑᅾࡿࡍỈࡣ᭶⏤᮶ࠋࡿࢀࡽ࠼⪄ 

᭶ࡢ㟢ฟᒾయࡿࡅ࠾ᒾྵỈ㔞࡛ࡇࡇࠊࡣᚓࡓࢀࡽせᵓᡂ㖔≀ྵࡢỈ㔞ᒾ┦࣮ࣔࡢ

ࢺ࣐ࣥ㒊ᒾయ㸦῝ࡣᒾྵỈ㔞ࡢ▼Ṋᒾ㉁᭶㝹⋟ࡧࡼ࠾ᒾࣞࣥࣁࠋࡿࡁ᥎ᐃ࡛ࡽᡂ⤌ࢻ
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Ỉ㔞ࡣపࡢࡑࠋ࠸ཎᅉ࣐ࢢ࣐࡚ࡋᄇฟࢫ࢞⬺ࡢస⏝ࠋࡿࢀࡽ࠼⪄ࡀ῝㒊ᒾయࠊࡣඛ⾜◊

✲࡛ணᩳࡿ࠸࡚ࢀࡉ㛗ᒾᆅẆ㸦23 ppm㸧ࡓ࠸࡚ࢀࡉ₶‵ࡶ᭱ࡸ᭶ᅵተ㸦70 ppm㸧ࡢᒾ
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深海洋底とプレートテクトニクスの起源と駆動力の解明 
マルチインパクト仮説による月と地球深海底の起源[1]  

                      種子彰   TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2016-9. 
 アブダクション(仮説的推論)   本仮説は,分化した火星サイズの原始惑星 CERRA(ボ
ーデ法則のセレス位置)が木星摂動により木星近点側に長軸一定(エネルギー保存)のまま楕
円軌道が偏平化し,木星衝突の直前に潮汐力で断裂した．そのマントル破片が地球に必然メ
カニズムで衝突した．衝突位置や方向(後方)と速度(12.3km/s)と衝突角度(約 30°)により，
地球マントルはニュートンの揺り篭の様に，月軌道(60*RE)まで射出されて月が形成された. 
マルチインパクト仮説は，「月と地球の統一的な起源」を解明した世界初のオリジナルで

ユニークな衝突仮説です．「ウェゲナー氏が指摘した地球表面の二山頻度[2] 」，地球表面積
の 70％の海が平均深度 5kｍとなっている事実(地球半径約 6400kmに比較し)」という深海
洋底の起源は，既に一昨年度解明された．昨年度はジャイアントインパクト仮説との比較． 

 
太平洋位置へ断裂片が衝突し，地球マントル欠損がアイソスタシーで隆起して，液体コ

アの 500kmの偏芯と成り，ブラジル位置でバンアレン帯の低下を説明できた．更に，周囲
の亀裂によるプレートの凹みが，環太平洋弧状列島と背弧凹海盆形成の起源であり，マン

トルの偏芯による慣性能率を最少化させる偶力が，プレートテクトニクスの駆動力である． 

 
凹プレートと凸プレートが互いに押し合う場合には，凹プレートの下に凸プレートが潜り

込み始める．高緯度へのマントル片衝突による偶力で軸が傾くと，駆動方向が変化する、 
 [1]種子彰マルチインパクトによる月と地球の起源(2014),[2]A,Wegener大陸移動説(1927) 
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はやぶさ 2の科学観測 
 

○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 

 

始原小惑星からのサンプルリターン（SR）をめざす探査機「はやぶさ 2」は 2014年 12月

の打上げ、2015年 12月の地球スイングバイに成功し、現在は Ryugu（1999 JU3）に向けた飛

行を続けている。Ryuguは C型の地球接近小惑星であり、母天体における水質変成や有機物

の多様化を記憶する含水鉱物や有機物が表面に存在することが期待されている。 

惑星形成過程の研究においては、従来の微惑星集団からの合体成長による惑星形成論に対

して、強いガス抵抗を受けるサイズのダスト集合体（pebble，cmオーダーサイズ）を 1000 

kmサイズの惑星コアが集めて成長するペブル集積説が近年提案されている。また、木星や

土星の動経方向移動が、地球型惑星の形成にも大きな影響を与えたことが示唆されている。

一方、小天体からの SR計画は目白押しである。米国による OSIRIS-REx計画は B型小惑星

Bennuからの SRを目指し，2016年 9月に打ち上げられる。さらに米国は彗星コアからの SR

計画も検討されている。日本でも、はやぶさ 2に続く 20年代前半の打上げに向けた戦略的

中型ミッションとして、火星衛星フォボスからの SRをめざす火星衛星探査(MMX）計画の検

討が進められている。こうした小天体探査成果を総合することによって，未解決の惑星形成

過程を実証的にアプローチする「小天体からの惑星科学」を私たちは標榜している。 

 そこで、本講演では、はやぶさ 2のサイエンスに立脚して、今後の小天体からの惑星科学

を展望したい。まずは、リモートセンシングにより明らかになる天体スケールの不均質と，

帰還試料の分析により明らかになる粒子スケールの不均質から、原始太陽系における物質混

合を通じた形成過程の制約に迫れることを指摘したい。特に小惑星表面の複数点からのサン

プリングに成功すれば，リモートセンシングによる表面地質マップに物質的な対応付けをす

ることができ、天体スケールの不均質性をより明確にできる。それらの結果から，ペブル集

積の適否、小惑星帯での天体移動、外惑星領域からの混入（巨大惑星移動の影響、彗星起源

物質の寄与など）、地球接近小惑星の供給と喪失、スペクトル型の起源、地球型惑星への物

質供給などが制約できる可能性がある。また、複数の探査対称天体間での比較小天体学も重

要である。微惑星のアナログ天体として、微小重力下での衝突関連物性などを明らかにする

こと、表層の砂礫／レゴリス層の様態・進化過程、表面微粒子学（マイクロクレーター，微

小溶融付着物，宇宙風化）などに興味が持たれる。さらに小天体での物質進化の解明は、宇

宙における生命の準備過程（前生命進化）の理解に欠かせない。26Alによる加熱が母天体上

での水質変成や有機物の多様化をもたらした証拠を帰還試料から明らかにしたい。 
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ࣥࣙࢩ࣮ࣞࣗ࢟㸰ヨᩱࡉࡪࡸࡣࡧࡼ࠾ࡉࡪࡸࡣ

ᆅ⌫እ≀㉁◊✲ࣉ࣮ࣝࢢ 
Curatorial work for Hayabusa and Hayabusa2 sample and 

Astromaterials Science Research Group 
 

┿Ᏻ㒊ṇۑ 1,2, ᅼᮏᑦ⩏ 3,1,▮⏣㐩 1,ᒸ⏣㐩᫂ 1,4,ᆏᮏెዉᏊ 1,ྜྷṊ⨾ 1,୰ᇣኤᕼ 1, 

ᯇᮏᚭ 1,ᕝᓮᩍ⾜ 1,⇃㇂ஓ 1,ᯇ㔜㞝 1,すᮧᚁὒ 5 

1Ᏹᐂ⛉Ꮫ◊✲ᡤ, 2⥲ྜ◊✲Ꮫ㝔Ꮫ, 3ᾏ㐨Ꮫ, 4ᮾிᏛᡤ,  

5ᰴ㸧ࣥࣃࣕࢪ࣭ࢡ࣮࣭࣐࣡ࣥࣜ 

Masanao Abe1,2, Hisayoshi Yurimoto3,1, Toru Yada1, Tatsuaki Okada1,4, Kanako Sakamoto1, 

Miwa Yoshitake1, Yuki Nakano1, Toru Matsumoto1, Noriyuki Kawasaki1, Kazuya Kumagai1, 

Shigeo Matsui1, and Masahiro Nishimura5 

1Institute of Space and Astronautical Science, 2SOKENDAI, 3Hokkaido University, 

4University of Tokyo, 5Marine Works Japan LTD 

 

Astromaterials Science Research Group (ASRG), established in last year, is continuing cu-

ratorial work for Hayabusa return samples and developing the curation facility for Haya-

busa2 return samples. For the former, we are going to research, such as international an-

nouncement of opportunity. For the latter, we are beginning the detail design of curation 

facility from this year in time for the sample return in 2020. In this talk, we report on the 

activities of ASRG after start of organization. 

 

ᖺᗘⓎ㊊䛧䛯ᆅ⌫እ≀㉁◊✲䜾䝹䞊䝥䛷䛿䚸⌧ᅾ䛿䜔䜆䛥ᖐ㑏ヨᩱ䛾䜻䝳䝺䞊䝅䝵䞁స

ᴗ䜢⥅⥆䛩䜛䛸䛸䜒䛻䚸䛿䜔䜆䛥䠎ᖐ㑏ヨᩱ䛾ཷධ䜜‽ഛసᴗ䜢㐍䜑䛶䛔䜛䚹๓⪅䛻䛴䛔䛶

䛿䚸ᅜ㝿◊✲බເ䜢⾜䛖䛺䛹⏝◊✲䜢⾜䛳䛶䛔䜛䚹ᚋ⪅䛻䛴䛔䛶䛿䚸2020 ᖺᮎ䛾ヨᩱᖐ

㑏䛻㛫䛻ྜ䛖䜘䛖䛻䚸ᖺᗘ䛛䜙ཷධ䜜タഛ䛾ヲ⣽タィ䛜ጞ䜎䜛ணᐃ䛷䛒䜛䚹ᮏㅮ₇䛷䛿

ᆅ⌫እ≀㉁◊✲䜾䝹䞊䝥Ⓨ㊊ᚋ䛾άື≧ἣ䛻䛴䛔䛶ሗ࿌䛩䜛䚹 

O9-02



はやぶさ 2搭載レーザー高度計による 

アルベド観測のための炭素質隕石反射率測定 
 
○山田竜平 1, 浅利一善 1, 花田英夫 1, 野田寛大 1, 並木則行 1, 松岡萌 2, 佐藤勇大 2,  

中村智樹 2, 千秋博紀 3, 吉田二美 1, 平田成 4, 松本晃治 1, 石原吉明 5 

1国立天文台, 2東北大学, 3千葉工業大学, 4会津大学, 5宇宙航空研究開発機構 

 

我々は小惑星探査機「はやぶさ 2」に搭載したレーザー高度計(LIDAR)を使用して、近地

球型 C型小惑星「Ryugu」のレーザー波長(1.064μm)におけるノーマルアルベド分布を観測

する事を計画している。はやぶさ 2搭載用の LIDARには、送信光レーザーと小惑星表面で反

射した受信光レーザーの強度を測定する機能が付いており、これまでに LIDARフライトモデ

ルの調査から、レーザー光強度データよりアルベドを推定するのに必要となる LIDARの機器

特性を決定してきた。この LIDARで観測されるノーマルアルベド分布から、Ryugu表層の宇

宙風化や水質変成、外来物質の付着などによる変成の程度とその分布に関する情報を得る事

が期待される。 

 

その一方、LIDARの観測条件(波長 1.064μm、観測位相角 0deg)において、C型小惑星表層

のアルベドが表層変成に伴いどのように変化するかは未だ十分に理解されていない。また、

Ryugu表層で検出され得るアルベド分布の変化の要因を調べるためには、広い波長範囲での

反射率（反射スペクトル）の情報が必要となる。はやぶさ 2では、搭載されている可視光カ

メラ(ONC)（観測波長:0.4-0.9μm）や近赤外分光計(NIRS3)(観測波長：1.8-3.2μm)の観測

から、他波長の反射率情報を得る事が可能である。LIDARでは反射率推定に良く較正された

レーザー光源を使用するので、ONCや NIRS3で得られた反射スペクトルを比較・統合する際

に、1.064μmにおいて測定したノーマルアルベド値を、比較的高精度な絶対反射率スケー

ルとして利用する事ができる。その一方、各機器では、測定感度や観測位相角が異なるため、

データ統合のためにはその補正を行う必要がある。 

 

そこで、本研究では、国立天文台水沢において、波長 1.064μmレーザーを使用して、C

型小惑星の模擬物質である炭素質コンドライトの反射率を 0-30deg以上の位相角で測定可能

な装置を構築した。この装置では、LIDARで観測する位相角 0degでのサンプルの反射率を

調べるとともに、位相角(α)で測定される反射率への補正値を得ることができる。本発表で

は、まず国立天文台で構築したこの反射率測定装置の概要を述べる。そして、加熱脱水の程

度が異なる炭素質(CM)コンドライト粉末試料を測定した初期結果、及びアルベド観測への応

用について報告する。 
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模擬画像作成のためのラフ地形モデル 
千秋博紀 1，諸田智克 2，横田康弘 3，坂谷尚哉 4 

1. 千葉工業大学惑星探査研究センター，2. 名古屋大学大学院環境学
研究科，3. 高知大学，4. 宇宙航空研究開発機構宇宙科学研究所 

 
天体表面には，大なり小なりの凹凸がある．凹凸は天体衝突や天体同士の合体によって作

られた大規模なものから，熱ひずみや外来起源のマイクロインパクトの衝突による微小構

造まで，スケールは様々である．従来の研究では，これらの凹凸が見た目の明るさや表面の

温度構造に与える影響を，ひとつまたは少数の変数に押し付けることで近似してきた．しか

し，これらの変数と実際の地形との関係は必ずしも単純ではなく，観測値とモデル値とを合

わせるためのフィッティングパラメタとなっている．このため，例え観測値とのフィッティ

ングによって，表面状態を表すパラメタの値が決まったとしても，表面が細かな凹凸で覆わ

れているのか，それとも大規模な地形が卓越しているのかは区別できないのが現実である． 
日本の小惑星探査機「はやぶさ２」の場合，目標天体の形状や自転軸の向きはまだ確定で

きていない．このため，様々な状況を想定して運用の準備をしておかなければならない．こ

の場合，目標天体の形状を数値的に模擬して作った模擬画像が有用である．しかし，模擬画

像を作るにあたって必要な，モデルの解像度（ポリゴンモデルの場合，ポリゴンサイズ）は

必ずしも明らかでない．解像度が過剰であれば運用の準備に必要以上に時間を要し，一方解

像度が不足している場合には，準備の意義が失われる恐れもある．このため．想定する惑星

の地形に応じた，適切なモデル解像度を予め知っておく必要がある．このためには，小規模

でパラメタスタディに使える局所モデルを用いた検証が有用である． 
我々は，正規分布に従った乱数を用いて模擬的な天体表層地形を作り出すコードを開発

した．また，模擬地形をなす面素それぞれに光学特性を与えることで，地形全体としてどの

ような明るさに見えるのかを求めるコードも開発した．これらのコードを組み合わせるこ

とで，素性のわかっている模擬凹凸表面に対して，任意の方角から光を当て，任意の方角か

ら見た際にどのような明るさに見えるのか

を数値的に求めることが可能となる．右図に

その一例を示す．これはスケールの異なる 6
層の凹凸を重ねて作った地形を 45度の方角
から見下ろした際の模擬画像で，観測角の余

弦に応じて色をつけている（はやぶさ２

LIDAR のように，光源と受光部が同じ位置
にある場合に相当する）．本講演では，我々

のコードとそこから得られる結果を紹介す

る． 
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含水鉱物による 700nm吸収帯の分光撮像 
 

○高松知広 1, 亀田真吾 1, 杉田精司 2 

1立教大学, 2東京大学 

 

2014年、C型小惑星「Ryugu」を目標天体とした小惑星探査機「はやぶさ２」が打ち上げ

られた。はやぶさ２ミッションの目標の一つは、熱変成の進んでいない始原的な物質（含水

鉱物）を Ryuguから地球へと持ち帰ることであり、地上からの反射分光測定の結果[Vilas, 

2008]から含水鉱物が Ryugu表面の一部に存在することが示唆されている。そこで、はやぶ

さ２では、フィルターホイール内に 7枚のバンドパスフィルタが備わった望遠カメラ「ONC-

T」を用いてマルチバンド分光観測をおこない、その撮像結果から含水鉱物による 700nm吸

収帯の存在する地点を特定し、着陸地点を決定する。したがってマルチバンド分光観測から

700nm吸収帯の検出が可能であることを地上実験において事前に確認しておくことが重要で

ある。我々はこれまでに、ONC-Tのフライトモデルを用いて、700nm吸収帯を持つ CM2コン

ドライトに対する反射分光実験をおこない、太陽-Ryugu-はやぶさ２の位相角が 30°のとき

に 700nm吸収帯を検出可能であることを確認した[Kameda et al., 2015]。しかし、はやぶ

さ２が Ryuguへと到着し、出発するまでの 2018年 6月から 2019年 12月の期間において位

相角は 0°から 40°の範囲で変化する。したがって、位相角 30°以外においてもマルチバ

ンド分光観測から 700nm吸収帯が検出可能であることを検証する必要があると考えられる。

また ONC-Tによるマルチバンド分光観測は、フィルターを変更する時間などから 7バンド合

計 80s程度の時間を要するので、Ryuguの自転により各バンドでの観測領域に差が生じる。

例えば高度 5kmにおける観測では、Ryuguが球体であると仮定すると、観測領域が 15画素

自転方向に移動する可能性がある。よって、観測領域の差を補正した画像から求めたスペク

トルが及ぼされる影響の有無を事前に確認することも重要だと考えられる。 

そこで本研究では、ONC-Tを模擬したカメラを用いて 700nm吸収帯の深さ及び反射スペク

トルの位相角依存性の測定と補正による影響の確認を目指した。 

本研究では、位相角が 0°から 40°の範囲での反射スペクトルを得るために、出射角を

0°に固定し、入射角が 0°から 40°の範囲で可変な実験系をハーフミラーと回転ステージ

を用いることにより作製した。そしてその実験系で、ONC-Tで使われている CCDイメージセ

ンサーと同じものを組み込んだ模擬カメラと、ONC-Tに搭載されているバンドパスフィルタ

と 1枚を除いて同じ透過中心波長をもつフィルターを用いて、炭素質コンドライトの反射ス

ペクトル及び 700nm吸収帯の深さを各位相角において求めた。また補正による影響を検証す

るためにバンドごとに試料の位置をずらした測定を、模擬カメラを用いておこない、反射ス

ペクトル及び 700nm吸収帯の深さを求めた。本発表では、その結果について報告する。 
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JUICE/GALA-J (1) : JUICE 搭載ガニメデレーザ高度計 (GALA) 

－ 概要および日本チームの役割   
   

JUICE/GALA-J (1) : Ganymede Laser Altimeter (GALA) for the JUICE mission   
- Introduction, current status, and role of the Japan team     

 
 
 

○ 塩谷圭吾 1, 2, 並木則行 3, 2, 小林正規 4, 木村淳 5, 荒木博志 3, 2, 野田寛大 3, 2, 押上祥子 6,  

鹿島伸悟 3, 宇都宮真 3, 石橋高 4, 小林進悟 7, 尾崎正伸１, 2, 水野貴秀１, 2,  

斎藤義文１, 東原和行１, 山脇敏彦１, 鎌田俊一 8, 松本晃治 3, 2, 倉本圭 8, 佐々木晶 9,  

岩村哲 10, 飯田光人 11, 松本吉昭 11, 藤井雅之 12, 藤代尚文 13, 山室智康 14, 
Kay Lingenauber15, Thomas Behnke15, Juergen Oberst15, Judit Jaenchen15, Horst-Georg Loetzke15, 

 Harald Michaelis15, Hauke Hussmann15 
 

 

宇宙科学研究所 1, 総研大 2, 国立天文台 3, 千葉工大 4, 東工大地球生命研究所 5, 工学院大 6, 

放射線医学総合研究所 7, 北海道大学 8，大阪大学 9, MRJ10, PTI11, FAMサイエンス/  

明星電気 12, アストロオプト 13, オプトクラフト 14, ドイツ航空宇宙センター15 
  
 

We present an introduction, current status, and role of the Japan team for the Ganymede Laser Altimeter 
(GALA) for the Jupiter Icy Moon Explorer (JUICE) mission. JUICE is a mission of ESA to be launched in 
2022, and GALA is one of the payloads of JUICE. Major objectives of GALA are to provide topographic 
data of Ganymede, the largest satellite of Jupiter, and to measure its tidal amplitudes. The latter is crucially 
important to detect and to characterize an underground ocean on Ganymede.  

For the laser altimetry, GALA emits and receives laser pulses at ~500 km altitude. Wavelength, energy, 
and nominal repetition frequency of the laser pulse are 1064 nm, 17 mJ, and 30 Hz, respectively. Reflected 
beam from the Ganymede surface is received by the receiver telescope with 25 cm diameter aperture, re-
focused by the BEO including a narrow band-pass filter, and then detected by the APD detector.  

GALA is developed in international collaboration from Germany, Japan, Switzerland, and Spain. 
GALA-Japan will develop the Backend Optics (BEO), the Focal Plane assembly (FPA) including an 
avalanche photo-diode (APD) detector, and the Analog Electronics module (AEM) in the receiver chain. It 
should be noted that responsibility of development of the receiver telescope has been moved from Japan to 
Germany. Based on the heritage of studies for the telescope, GALA-Japan will contribute to the receiver 
telescope development through the German team. 

 
  

JUICE（Jupiter Icy Moon Explorer） 搭載ガニメデレーザ高度計（GALA: the Ganymede Laser Altimeter）に
おけるプロジェクト概要、現状、および日本チームの役割について示す。ここで JUICE は ESA が主導

する 2022 年打ち上げ予定の木星氷衛星探査ミッションであり、GALA はその搭載機器の一つである。 

GALA の第一の目標は、ガニメデ表面の 3 次元地形及びその時間変動データを取得することである。

そのデータは潮汐を通じての地下海の存在、特徴を調べる等の科学研究に極めて有益である。 

GALA 基本的には高度〜500 km のガニメデ周回軌道にて運用する。高度測定に用いるレーザの波

長、出射出力、計測頻度はそれぞれ 1064 nm、17 mJ、30 Hzである。高度測定のため、GALA より射出

され、ガニメデ表面で反射されたレーザ光を受光望遠鏡で受ける。その後、受信光は狭帯域フィルター

を含む後置光学系（BEO）を経て検出器（APD）に到達する。得られた送受信光の時間差から高度を算

出する。 

GALA の開発はドイツ、日本、スイス、スペインによる国際協力によって推進している。日本チームは

BEO、（APD を含む）焦点面モジュール（FPA）、アナログエレクトロニクスモジュール（AEM）を担当する。

従来の国際協力の構想は、日本はこれらに加えて受光望遠鏡の開発も担当する案であったが、その後

の状況に合わせた最適化によって、受光望遠鏡はドイツが担当することとなったことを報告する。 

GALA のサイエンスおよび回線設計、機器開発について、より詳しくは本学会の関連発表

（JUICE/GALA-(2)〜（6)）も参照して頂きたい。 
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ᮏ ᆂ1, ⸨ᮏ ṇᶞ2, ⋞⏣ ⱥ3, ᮧ ๛4, ட⏣ ┿࿃5, ᕝ ᗣᘯ2, ᯇᮏ 6, ୕ۑ

ᱝ ⿱ஓ2,ᐑᮏ ⱥ4, ㅖ⏣ ᬛඞ7㸪୰ᮧ ᬛᶞ8, ᑠᕝ ᚊ9, ᑿᓮ ṇఙ2, ⃝⏣ ᘯᓫ2, ᶲ 

┬࿃1, ᑎ⏣ ┤ᶞ8, ⮻ ᐶ⿱3, ⏣ ᾈ10, Ώ㑔 ㄔ୍㑻7, MMX ࣒࣮ࢳࢫ࢚ࣥࢧ 

1, 2Ᏹᐂ◊, 3ᮾᕤ, 4ᮾ, 5❧, 6ᅜ❧ኳᩥྎ, 7ྡ, 8ᮾ, 9⚄ᡞ, 10༓ⴥᕤ 

ⅆᫍ䛾䛴䛾⾨ᫍ䠈䝣䜷䝪䝇䛸䝎䜲䝰䝇䛾㉳※䛻䛿䛴䛾᭷ຊ䛺௬ㄝ䛜䛒䜚䠈⌧Ⅼ䛷䛿Ỵ╔䛜䛴

䛔䛶䛔䛺䛔䠊䛭䛾୍䛴䛿䠈Ⓨᛶ≀㉁䛻ᐩ䜐ጞཎⓗᑠᝨᫍ䛾ᤕ⋓ㄝ䛷䛒䜚䠈䛣䜜䛿ప䜰䝹䝧䝗䛷྾

≉ᚩ䛻ஈ䛧䛔୧⾨ᫍ䛾ᑕ䝇䝨䜽䝖䝹䛛䜙ᨭᣢ䛥䜜䜛䠊䜒䛖୍䛴䛿䠈ᕧ⾪✺ㄝ䛷䛒䜚䠈䛣䛱䜙䛿㞳

ᚰ⋡䛾ᑠ䛥䛺㉥㐨㌶㐨䛸䛔䛖ኳయຊᏛⓗ≉ᚩ䛛䜙ᨭᣢ䛥䜜䜛䠊⾨ᫍ䛿୍⯡ⓗ䛻ẕᝨᫍᙧᡂ䛾⏘

≀䛸ゝ䛘䠈᥈ᰝ䛻䜘䜚ⅆᫍ⾨ᫍ䛾㉳※䜢☜ᐃ䛩䜛䛣䛸䛿䠈ⅆᫍ䛾㉳※䛻㏕䜛䛣䛸䛻䜒䛴䛺䛜䜛䠊䜒䛧ᤕ

⋓ㄝ䛜ṇ䛧䛔䛸ド᫂䛥䜜䜜䜀䠈䛣䜜䜙䛾⾨ᫍ䛿ⅆᫍ䛾ᮦᩱ≀㉁䛾⏕䛝ṧ䜚䛸ぢ䛺䛩䛣䛸䛜䛷䛝䠈䛭䛾

≀㉁⛉Ꮫⓗᛶ㉁䛸ᤕ⋓㐣⛬䛾ไ⣙䜢㏻䛨䛶䠈ⅆᫍ䛾ᙧᡂ䜔ཎጞⅆᫍᅪ䛾ጼ䛻㏕䜛䛣䛸䛜䛷䛝䜛䛸ᮇ

ᚅ䛥䜜䜛䠊᪉䠈ᕧ⾪✺ㄝ䛜ṇ䛧䛡䜜䜀䠈⾨ᫍ≀㉁䛻䛿ึᮇⅆᫍ䛾ᆅẆ䜔䝬䞁䝖䝹䛾◚∦䛜ྵ䜎

䜜䜛䛿䛪䛷䛒䜚䠈䛭䜜䜙䛿ⅆᫍ䛾ึᮇ≧ែ䜢▱䜛㈗㔜䛺ᡭ䛜䛛䜚䛸䛺䜛䠊ⅆᫍ䛿ᆅ⌫ᆺᝨᫍ䛾䜒䛳䛸

䜒እഃ䛾㌶㐨䜢ᣢ䛱䠈䛭䛾ᙧᡂ㐣⛬䛿䠈ప 䛾እᝨᫍ㡿ᇦ䛛䜙䛾Ⓨᛶ≀㉁౪⤥䛾ᙳ㡪䜢Ⰽ⃰䛟

ཷ䛡䛯䛸⪃䛘䜙䜜䜛䠊ⅆᫍ⾨ᫍ䛻้䜎䜜䛯䠈䛣䜜䜙䛾㐣⛬䛾グ㘓䜢ゎㄞ䛩䜛䛣䛸䛿䠈ⅆᫍ䛾䜏䛺䜙䛪

ᆅ⌫ᆺᝨᫍ䛻䛚䛡䜛ẼỈᅪ䛾ᙧᡂ㐣⛬䛾ゎ᫂䛻㈉⊩䛩䜛䠊 

ⅆᫍ⾨ᫍ᥈ᰝィ⏬MMX (Martian Moons eXploration mission) 䛿䠈⾨ᫍ≀㉁䛾⤌ᡂ䜔䛭䛾⌫ศ

ᕸ䠈ෆ㒊ᵓ㐀䠈⾨ᫍ䛛䜙䛾ศᏊᨺฟ➼䜢ồ䜑䜛䛭䛾ሙ䝸䝰䞊䝖䝉䞁䝅䞁䜾䛸䠈䝣䜷䝪䝇䝺䝂䝸䝇ヨᩱ䛾

䝃䞁䝥䝹䝸䝍䞊䞁䛺䜙䜃䛻ヨᩱ䛾ᆅୖศᯒ䜢⤌䜏ྜ䜟䛫䛶䠈ⅆᫍ䛾⾨ᫍ䛾㉳※䜢☜ᐃ䛩䜛䠊ヨᩱ䛻

䛿㖔≀⤌ᡂ䠈ྠయ⤌ᡂ䠈≀㉁⤌⧊䠈ᖺ௦Ꮫ䛺䛹᥀䜚ୗ䛢䛯ศᯒ䛜ྍ⬟䛷䛒䜚䠈䛭䛾ሙ䝸䝰䞊䝖䝉䞁

䝅䞁䜾䛻䜘䜛⾨ᫍ⌫䛾≀㉁ศᕸ䛻䛴䛔䛶䛾ሗ䛸䛝ྜ䜟䛫䛴䛴䠈⾨ᫍ䛾㉳※䛻Ỵᐃⓗ䛺ไ⣙

䜢䛘䜛䠊䛭䛧䛶䠈ᚑ᮶䛾ⅆᫍᮏయ䛾᥈ᰝ䛛䜙䛿䜰䝥䝻䞊䝏ᅔ㞴䛺䠈ⅆᫍ䛾ᙧᡂ㐣⛬䛸ᙜ䛾≀⌮

Ꮫⓗ≧ែ䠈ⅆᫍ䜔ᆅ⌫ᆺᝨᫍ䜈䛾Ⓨᛶ≀㉁䛾౪⤥ᶵᵓ䛻ᑐ䛧䛶ไ⣙䜢ᑟ䛟䠊䜎䛯䠈㧗ゎീᗘ

ീ䛻䜘䜛䜽䝺䞊䝍ᐦᗘ䜔ᒙᗎ㛵ಀ䛾ྠᐃ䠈᥇ྲྀヨᩱ䛾ศᯒ䛻䜘䜛Ᏹᐂ㢼㐣⛬䛾ゎ᫂➼䜢㏻䛨䠈

⾨ᫍ䛺䜙䜃䛻ⅆᫍᅪ䛾⌧ᅾ䛻⮳䜛䜎䛷䛾㐍䛸䛭䛾㥑ື㐣⛬䛻᪂䛯䛺ไ⣙䜢ᚓ䜛䠊䛥䜙䛻䠈⾨ᫍ䛜

ⅆᫍ㉥㐨㌶㐨䜢ᣢ䛴䛣䛸䜢ά䛛䛧䠈ⅆᫍ䛾Ẽᚠ⎔䛾⌫㐃⥆䝰䝙䝍䝸䞁䜾ほ 䜢⾜䛖䠊䛭䛧䛶᥇ྲྀ

ヨᩱ䛻ⅆᫍ⾲ᒙ䛛䜙䛾ᙧᡂᮇ௨㝆䛾⾪✺ᨺฟ≀䛜ྵ䜎䜜䜛䛛᥈⣴䛧䠈䜒䛧ぢฟ䛰䛥䜜䜜䜀䛭䛾ヲ

⣽ศᯒ䜢⾜䛖䠊䛣䜜䜙䛾ほ 䜔ศᯒ䜢㏻䛨䛶䠈ẕᝨᫍ䛷䛒䜛ⅆᫍ䛾⾲ᒙ⎔ቃ㐍䛸䛭䛾㥑ື䝯䜹䝙

䝈䝮䛾ゎ᫂䛻㏕䜛䠊 

ᮏィ⏬䛿䠈ᡃ䛜ᅜ䛾㐍䜑䜛ḟᮇᡓ␎ⓗ୰ᆺᏱᐂ⛉Ꮫ䝭䝑䝅䝵䞁䛸䛧䛶⨨䛵䛡䜙䜜䠈2024ᖺ䛾ᡴ䛱

ୖ䛢䛸⣙5ᖺ䛾 㑏ᮇ㛫䜢タᐃ䛧䠈⛉Ꮫ┠ᶆ䛾タᐃ䛸᥈ᰝᶵ䝅䝇䝔䝮䠈ᦚ㍕ᶵჾ䛾᳨ウ䛜㐍⾜୰䛷

䛒䜛䠊ᡃ䛜ᅜ䛜ඃᛶ䜢ᣢ䛴ᑠᝨᫍ䝃䞁䝥䝹䝸䝍䞊䞁䝭䝑䝅䝵䞁䜢Ⓨᒎ䛥䛫䠈䛂䛛䛠䜔䛃䛷ᇵ䛳䛯᭶䝸䝰

䞊䝖䝉䞁䝅䞁䜾᥈ᰝ䛺䜙䜃䛻䛂䛒䛛䛴䛝䛃䛜㐍䜑䛴䛴䛒䜛ᝨᫍẼ᥈ᰝ䛾䝜䜴䝝䜴䜢⼥ྜ䛧䛶䠈ᆅ⌫

䛻ఝ䜛⎔ቃ䜢ᣢ䛴ⅆᫍᅪ䛻㏕䜛䝭䝑䝅䝵䞁䛷䛒䜚䠈ከᵝ䛺⛉Ꮫ䝔䞊䝬䜢ໟྵ䛩䜛䛣䛸䛜䛝䛺≉Ⰽ䛷

䛒䜛䠊䛺䛚䠈ᮏィ⏬䛿ጞື㛫䜒䛺䛔䛯䜑䠈⛉Ꮫ┠ᶆ➼䛾タᐃ䛿ᚋಟṇ䛜ຍ䛘䜙䜜䜛ྍ⬟ᛶ䛜䛒䜛

䛣䛸䛻䛿␃ព䛥䜜䛯䛔䠊 
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着陸機による火星環境探査の意義・戦略 
 

○臼井寛裕 1，火星着陸 RG 

1東工大地球生命研究所 

 
我々は，日本独自の火星着陸探査を目指し，JAXA内のリサーチグループ（着陸機に

よる火星環境探査 RG：以下，火星着陸 RG）として 2016年度より活動を開始した。国際

的な枠組みでの実施が検討されている火星サンプルリターンや有人探査において日本が主導

的な役割を果たすためには，2020年代までに独自の火星着陸探査を成功させ，国際的な信

頼を獲得することが必須となる。 

火星は，液体の水を表層に保持していた地球外太陽系天体として、比較惑星学および

宇宙生命学的研究を行ううえで理想的な天体といえる。近年の火星研究により、かつて古海

洋として表層に存在していた水は、現在は地下氷としてグローバルに遍在している可能性が

指摘されており、表層・浅部地下環境の共進化過程の理解の重要性を示している。そこで、

先行する欧米の探査では軽視されてきた地下環境に着目するという日本独自の視点と、それ

を可能にする新規な地下環境探索技術に基づき、火星の表層・地下環境進化の包括的な解明

を目指す。 

火星着陸 RGでは，MMXによる火星重力圏への往還技術，および SLIMによる重力天

体への着陸技術を最大限活用することで，火星着陸探査に特化した技術の獲得を目指してい

る。具体的には，本 RG活動を通じ，ハビタブル環境を有する可能性のある火星表層・浅部

地下探査に必要と考えられる科学測機群（化学探査パッケージ・地中探査パッケージ・生命

探査パッケージ）の開発を進めている。また，科学目標の達成に必要不可欠な着陸候補地点

の選定および科学観測を支える工学技術（ローバー走破技術・掘削技術・輸送および EDL

システム）の検討も同時に行っている。このように，探査計画の最初期段階から理工間にお

ける密なフィードバック作業を行うことで，実際の探査提案に向けたスムーズな移行を目指

している。 
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Life detection instrument for the Mars rover exploration 
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㹋㹋㹖࣮ࣜࣔࢫ࢛࣎ࣇࡿࡼࢢࣥࢩࣥࢭࢺศගほ

 ㉁ศᕸ᥎ᐃ≀ 
 

୰ᮧ ᬛᶞۑ 1,ட⏣┿࿃ 2,ᐑᮏⱥ 3,㛗㇂㒊ಙ⾜ 4,ᒸ⏣㐩᫂ ࢻࢵࢸ ࣗࢩࢵࣟ,5 6,㹋㹋㹖⾨

࣒ᫍࣜࣔࢩ࣮ࢯࣥࢥࣥࢭ 

 

1ᮾᏛ, 2❧ᩍᏛ, 3ᮾிᏛ, 4᪩✄⏣Ꮫ, 5Ᏹᐂ⯟✵◊✲㛤Ⓨᶵᵓ, 6NASA/ARC  

 

MMX㸦Martian Moons eXploration㸧⾨᳨ᫍࣜࣔࡀ࣒࣮ࢳ࣒ࢩ࣮ࢯࣥࢥࣥࢭウ࣮ࣔࣜࡓࡋ

࢛࣎ࣇࡓࢀࡽᚓ࡛ࡲࢀࡇࠊྠࠋࡿࡍ⤂ࢆ⏬ศගほ ィࢫ࢛࣎ࣇࡿࡼࢢࣥࢩࣥࢭࢺ

 ࠋࡿࡍሗ࿌ࢆẚ㍑᳨ウ⤖ᯝࡢ≀㝹▼ຍ⇕ᐇ㦂ࡸ㝹▼≀㉁ࠊศග ᐃ⤖ᯝࢫ

 㸦redࢫ࢛࣎ࣇࡢἼ㛗⠊ᅖ࠸ᗈࠊ࡚ࡗࡼ ศගほࢫ࢛࣎ࣇࡿࡼⅆᫍ᥈ᰝᶵࡢ࡛ࡲࢀࡇ

unit  blue unitࡿ࡞ࡽ㸧ࡢᑕࡀࣝࢺࢡ࣌ࢫᚓࠋࡿ࠸࡚ࢀࡽ⣸እ㹼ྍど㡿ᇦ㸸ᑕ⋡

ࡀࢻ࣋ࣝ㸦ྍど࠸ప㠀ᖖࡀ 5㹼10%㸧ࠋRed unitࠊBlue unitࡶ 220nmᙅ࠸྾ࠊ

350nm ㏆ᙉ࠸྾ࡿ࠶ࡀ㸦Bertaux et al. 2016㸧ࠋRed unit 650nm ྾㸦㹼࠸ᙅ

5%㸧ࡿ࠶ࡀ(Fraeman et al. 2012; 2014)ࠋ㏆㉥እ㹼୰㛫㉥እ㡿ᇦ㸸Red unitࠊBlue unit

ࡶ 2.7㹼3µm྾ࠊࡀࡿ࠶ࡀ྾ࡢᙧ≧ࡣ࡛᫂ࡿ࠶(Fraeman et al. 2012; 2014)ࠋ

CF㸦Christiansen Feature㸧ࡣ 8.6㹼8.8µmࠊRB㸦Reststrahlen band㸧ࡣ 20µmࠊ16ࠊ11

㏆Ꮡᅾࡿࡍ㸦Giuranna et al. 2011)ࠋMMXࡢ࡛ࡲࢀࡇࠊࡣ࡛ࣥࣙࢩࢵ࣑ほ ࡛༑ศ

୰ᛶ࣐ࣥ࢞ࠊ ヲ⣽ほࡢࢻࣥࣂࣥࣟࢡ࣑3ࠊ 㧗✵㛫ศゎ⬟ศගほࡢ㏆㉥እࠊどྍࡓࡗ࠶࡛

ᏊศගࡿࡼᏛ⤌ᡂ ᐃࢆ୰ᚰ࠺⾜ணᐃ࡛ࠋࡿ࠶ 

ᮾࠊࡣ࡛ࣉ࣮ࣝࢢ✲◊ࡢMurchison CM ࡧࡼ࠾ Tagish Lake Ⅳ⣲㉁㝹▼ࢆ┿✵ୗ㸦㓟

⣲ศᅽࡣ IW㸧࡛900ࠊ600ࠊ400ࠊΥ࡛ 100㛫ຍ⇕ࠊ࠸⾜ࢆຍ⇕≀⏕ᡂ≀ࡢ㖔≀ࠊᑕ࣌ࢫ

ࡲࠋ(Mogi et al. 2016ࠊ㸦Yamashita et al. 2015ࡓࡗ⾜ࢆయศᯒྠࠊỈศ㔞ࠊࣝࢺࢡ

ࡢࡃከࠊࡵࡓࡿㄪࢆຠᯝࡢ⢏ᚄࠊࡓ CM chondrite㝹▼ࡢᒾ▼∦ࡢᑕࡢࣝࢺࢡ࣌ࢫ ᐃ

 ࠋࡓࡋẚ㍑ࣝࢺࢡ࣌ࢫࡢ⢊యࠊ㸦Sato et al. 2015㸧࠸⾜ࢆ

ࣇࢆ㸦0.4㹼20µmἼ㛗ᇦ㸧ࣝࢺࢡ࣌ࢫᑕࡢ▼ጞཎ㝹ࡸ≀⇕ᐇ㦂ຍࡓࢀࡽᐇ㦂࡛ᚓࡽࢀࡇ

ࡓࡋ⇕ຍ600Υࠊ400ࠊᯝ⤖ࡓࡋẚ㍑᳨ウࢀࡑࡢࢫ࢛࣎ Murchisonࡸ Tagish Lake㝹▼ࡣ
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フォボス表面の元素分析を行うための LIBSを用いた隕石判別実験 
 

〇堀内美沙 1, 長勇一郎 2, 亀田真吾 1, 石橋高 3, 和田浩二 3, 
三河内岳 4, 中村智樹 5, 杉田精司 4 

1立教大学, 2NASA Marshall Space Flight Center, 3千葉工業大学惑星探査研究センター,  
4東京大学, 5東北大学 

 

 火星にはフォボスとダイモスという 2 つの衛星がある。両衛星の起源は、小惑星が火星の

重力によって捕獲されたという小惑星捕獲説[Burns,J.(1992)in Mars 1283-1301]と、初期火星に
天体が衝突して飛散した火星初期物質が集積したという巨大衝突説[Rosenblatt et al. (2016)Nat. 
Geosci.,9, 581-583]の 2 つの説が存在している。JAXA は火星衛星の起源を解明するために、
フォボスからサンプルリターンを行うという、火星衛星探査計画(MMX)を検討している。起

源を判別するためには回収試料が衛星形成時の情報を保持している必要があるため、試料回

収地点の詳細な地質均質性を調べることが重要となる。しかし、搭載が決まっているガンマ

線・中性子分光計では、粒子スケールでの元素組成は得ることができない。そこで我々のグ

ループでは、数十秒という短時間で 1 m以上離れた所を 1 mm以下のスケールで元素分析が可

能な、LIBS(レーザー誘起絶縁破壊分光法)の搭載を提案している。 

MMX でその場分析を行える時間は約 1 時間とされている。我々はその時間内で、組成が

報告されている炭素質コンドライトと火星隕石を LIBS で計測し、得られた元素組成から双
方の判別可能性を検討した。これが可能であれば、MMXの時間内でフォボスの表面が小惑星
に似た組成の物質か火星地殻に似た組成の物質かを識別できることになる。実験系は MMX
に搭載される実際の装置を想定して製作した。レーザーは出力が約 12 mJで波長が 1535 nm

の小型のレーザーを使用した。分光器は波長範囲が約 195 nmから 1128 nmのものを使用し、

解析には約 380 nm～800 nmの範囲を使用した。レーザー光を集光するレンズと試料との間の

距離と、分光器用の集光レンズと試料との間の距離は共に約 1.5 m、集光光学系の有効径は約

20 mmとした。試料は真空容器内に設置し 10-3 Pa台になるまで排気した。このような探査の

現実的な条件の下で、S/Nの成立性なども含めて検証した。計測した試料は、Allende(炭素質
コンドライト)、NWA1068(火星隕石)、Zagami(火星隕石)である。レーザーの繰り返し周波数

を 10 Hz、分光器の露光時間を 1 sに設定し、1試料に対して 16箇所で測定を行い、1箇所

に対してレーザーを 150回照射した。隕石の平均組成を求めるために 16箇所の発光スペクト

ルを平均した。平均スペクトルからは主要元素(Fe, Ca, Al, Mg, Si, Ti)の輝線が検出された。さ
らにAllendeから火星隕石の発光スペクトルを差し引くとAllendeに多く含まれる Fe,Mgの輝
線波長のところは正の値になり、NWA1068 と Zagami に多く含まれる Al,Ca の輝線波長のと
ころは負の値になった。これより LIBS計測で得られた発光スペクトルの差は、測定試料の元
素組成の差を定性的に表していることがわかり、LIBS計測で小惑星に似た組成の物質と火星
地殻に似た組成の物質が判別できる可能性が高いことが示せた。また、実際の探査での焦点

調整や撮像、測定点の移動にかかる時間を仮定し、16箇所の測定にかかる時間を計算すると
約 34分となった。これより実際の探査で LIBSを運用できる時間内で本実験と同様の実験が
行えることがわかった。以上の結果は、フォボス上で LIBSを用いることで、フォボスの表面
が小惑星に似た組成の物質か火星地殻に似た組成の物質かを識別できる可能性が高いことを

示している。 
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ᚲせࡿ࡞㐣ཤࡢሗࡾ࡞ࢆኻࢀࡑࠋࡿࢀࡽ࠼⪄ࡿ࠸࡚ࡗᑐࠊ࡚ࡋᆅୗ✵Ὕࡣᵓᡂࡍ

ྍ࡞ࡓ᪂ࡶሗࡿࢀࡽᚓࠊࡾ࠶࡛ࡎࡣࡿ࠸࡚ࢀࡉಖᏑࡲࡲ࡞᪂㩭ࠖࠕࡀ⧊⤌ࡢࡑࠊࡸ㉁≀ࡿ

⬟ᛶࡓࡋ࠺ࡇࠋࡿ࠸࡚ࡵ⛎ࢆᆅୗ✵Ὕ࡛ࡲࢀࡇࠊࡣᆅୗᨾࠊ㐲㝸᥈ᰝ࡛ࡣⓎぢࡗࡃࢀࡉ

ࠊ᭱ࡀࡓ ㏆ࠊ᭶ⅆᫍࠊ㏻ᖖࡢ㝹▼Ꮝẚࡉ῝�┤ᚄẚࡀ࠸ࡁ⦪ᏍࡀⓎぢࠊࡾ࠾࡚ࡁ࡚ࢀࡉ

ࡉぢฟࡀ➽㐨ࡢᆅୗࠊࡕࢃ࡞ࡍࠋࡓࡁ࡚ࡗศࡀࡇࡿ࠸࡚ࡗࡀ࡞ࡘᆅୗ✵Ὕࡣࡽࢀࡇ

ࠎᡃࡿ࠸᮶࡚ࡀᶵࡁࡍウ᳨ලయⓗࢆ᥋᥈ᰝ┤ࡢᆅୗ✵Ὕࡢ᭶ⅆᫍࠊࡉࡲࠋࡓࢀ

�ࠋࡿ࠸࡚࠼⪄ࡣ

���� ᖺ � ᭶ࠊᏱᐂ⌮Ꮫጤဨࠕࠊࡾࡼ᭶ⅆᫍࡢᆅୗ✵Ὕ┤᥋᥈ᰝࣜࡢࠖࣉ࣮ࣝࢢࢳ࣮ࢧ

タ❧ࡀᢎㄆ80=8ࠋࡓࢀࡉ( ィ⏬ࢆ✲◊࡚ࡋ㔜ࠊࡀࡢࡶࡓࡁ࡚ࡡṇᘧࢺࢡ࢙ࢪࣟࣉྥ

Ꮝ࣭ᆅୗ✵Ὕ᥈ᰝ⦪ࡢⅆᫍࡸ᭶ࡶᾏእ࡛ࠊ᪉୍ࠋࡿ࡞ࡇࡓࢀࡉᐜㄆ࠺ࡼࡿࡍ㛤ጞ࡚ࡅ

᭶ⅆࡢ᪥㐍᭶Ṍࠊ᭶ⅆᫍ᥈ᰝᡂᯝࡢ⏺ୡࡢࠋࡿ࠸࡚ࡵጞࡳ㐍ࡶ✲◊ࠊࡾࡲ㧗ࡀ⯆ࡢ

ᫍ◊✲ࢆ≦⌧ࡢ㋃᳨ࡢ࡛ࡲࢀࡇ࡚࠼ࡲウࠊࡋࣉࢵࣗࢩࢵࣛࣈࢆᡃࡀᅜࡢ㛗ᮇⓗ࡞Ᏹᐂ᥈ᰝ

ᵓࡢ୰࡛ࠊ᭶ⅆᫍࡢᆅୗ✵Ὕ┤᥋᥈ᰝࢆ⨨࡙ࠊࡇࡿࡅᐇࡿ࠶ࡾ᭶ⅆᫍࡢᆅୗ✵Ὕ┤᥋

᥈ᰝࢆලయࠊࡀࡇࡿࡍᛴࡂ㐍ࠋ࠸࡞ࡽ࡞ࡤࢀࡅ࡞ࢀࡽࡵ�

ᮏㅮ₇࡛ࠊࡣᅜෆእࢆྥືࡢ㋃ࠊ࠼ࡲ᭶ⅆᫍࡢᆅୗ✵Ὕ┤᥋᥈ᰝ 8=80( ィ⏬᳨ࡢ࡚࠸ࡘ

ウ≧ἣࢆ㏙ࠋࡿࡍࡇࡿ�

�
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UZUMEィ⏬࡚ࡅྥᐊෆ⾪✺ᐇ㦂ࡢࡽ⪃ᐹ�

㹼ᴃ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ⦪Ꮝᙧᡂࡢᐇ㦂ⓗ◊✲�
�

㐨ୖ㐩ᗈۑ ࣐࣮ࣥ࢞ࣁ࣭ࣝࢭࢡ��� ��ㅖ⏣ᬛඞ ��ᒣ⣧୍ ���㛗㇂ᕝ┤ ��

�㏆␥ᏛᕤᏛ㒊ࣥࣉ࣮࢜���Ꮫ���ྡྂᒇᏛ����ISAS/JAXA 

 

��UZUME ィ⏬࡛ࠊࡣ᭶ⅆᫍࡢ⦪Ꮝ᥈ᰝࢆணᐃࠋࡿ࠸࡚ࡋ᭶ぢࡿࢀࡽ 100m Ꮝ⦪ࡢࢬࢧ

ㄪᐇ㦂ⓗࡣ࡛✲◊ᮏࢆ⛬ᙧᡂ㐣ࡓࡵྵࡶ࣮ࢱ࣮ࣞࢡᴃࡢᏍ௨እ⦪ࠊࡾ࠾࡚ࡋࢆᴃᙧࡣ

�ࠋࡓ

� ኳయ⾲㠃࡛ほ ࡚ࡗࡼ✺⾪ࡵᩳࠊࡣ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ✺⾪ࡢࢇࡿࢀࡉᙧᡂࡋࠋࡿࢀࡉ

ࡿࢀࡉ ᭶࡛ほࠊ≉ࠋ࠸࡞࠼ゝࡣ༑ศࡃ࡞ᑡࡣ✲◊ᐇ㦂ⓗࡢ✺⾪ࡵᩳࠊࡽࡀ࡞ࡋ 100m
1MPaࠊᙉᗘᨭ㓄㡿ᇦ࡛ࠊࡣ࣮ࢱ࣮ࣞࢡࡢࢬࢧ ࠊࡀࡿࢀࡽ࠼⪄ࡿࢀࡉᙉᗘ࡛ᙧᡂࡢ࣮ࢲ࣮࢜

1MPa ኳయ✺⾪ࠊࡣ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ✺⾪ࠋ࠸࡞࠸࡚ࢀࢃ⾜ࡣᐇ㦂✺⾪ࡵᩳࡿࡍᑐᶆⓗࡢ࣮ࢲ࣮࢜

ࠊ࡛ࡢࡿࢀࡉᙳ㡪㉁ᙉᗘ≀ࡣゅ⏺⮫ࠋࡿ࡞࣮ࢱ࣮ࣞࢡᴃࠊࡿ࡞ゅ௨ୗ⏺⮫ࡿ࠶ࡀ

ᮏ◊✲࡛ࠊࡣᅽ⦰ᙉᗘ 3.2MPaࠊᘬᙇᙉᗘ 0.83MPa ࢆᐇ㦂✺⾪ࡵᩳࠊ࡚ࡋᑐᶆⓗࣝࢱࣝࣔࡢ

ࠊࡣⓗ┠ࡢ✲◊ᮏࠋࡓࡋࡇࡿㄪᐇ㦂ⓗࢆゅ⏺⮫ࡿࢀࡉᙧᡂࡀ࣮ࢱ࣮ࣞࢡᴃࠊ࠸⾜

100m �ࠋࡿ࠶ࡇࡿ࠼ࢆไ⣙௳ᙧᡂ᮲ࡢᏍ⦪࣮ࢱ࣮ࣞࢡᴃࡢ᭶ࡢ௨ୗࢬࢧ

ᐇ㦂ࠊࡣJAXA Ᏹᐂ⛉Ꮫ◊✲ᡤࡢ㸰ẁᘧ㍍ࢫ࢞㖠ࠊ࡚࠸⏝ࢆᙎࡣ┤ᚄ 7.14mm ࣟࢼࡢ

ࡢ᪉య┤ࠋࡓࢀࢃ⾜ࡵࡓࡿㄪࢆᙧᡂ࣮ࢱ࣮ࣞࢡᴃࠊࡣᐇ㦂ࡢ┠ࡘ㸯ࠋࡓࡋ⏝ࢆ⌫ࣥ

ᶆⓗᑐࠊ࡚ࡋ⾪✺㏿ᗘ⣙ 2.3 km/sࠊ⾪✺ゅᗘ㸦ᶆⓗ⾲㠃ࡢࡽ௮ゅ㸧5°ࡽ 90°࡛⾪✺ᐇ㦂

ࡣゅ⏺⮫ࡿࢀࡉᙧᡂࡀ࣮ࢱ࣮ࣞࢡᴃࠊᯝ⤖ࡢࡑࠋࡓࡗ⾜ࢆ ࡽ15° ࡀࡇࡿ࠶⠊ᅖ࡛ࡢ20°

ศࠋࡓࡗ㸰ࡢ┠ࡘᐇ㦂ࠊࡣ⦪Ꮝᙧᡂࢆㄪࠋࡓࢀࢃ⾜ࡵࡓࡿᆅୗ✵Ὕࡿࡀ⧄᭶ࡢ⦪Ꮝ

᮲௳࡛⾪✺ᐇࡢᵝྠᐇ㦂ࡢ┠ࡘ㸯ࠊࡾసࢆὝ✵ࡢ᪉య┤ᑐ㠃✺⾪ࡢᶆⓗࠊ࡚ࡋᶍᨃࢆ

㦂ࡢࡑࠋࡓࡗ⾜ࢆ⤖ᯝࡣ࣮ࢱ࣮ࣞࢡࠊ⾪✺ᑐ㠃ࡶᙧᡂࠊࢀࡉ⾪✺㠃ࡀ⧄࣮ࢱ࣮ࣞࢡࡢ

ࠋྠࡓࢀࡉᙧᡂࡀᏍ⦪ࡁࡓࡗ ࠊࡣ㍯㒌ࡉࡁࡢ࣮ࢱ࣮ࣞࢡࡴྵࢆᏍ⦪ࠊࡣゅᗘ࡛✺⾪ࡌ

㸯ࡢ┠ࡘᐇ㦂⤖ᯝࡢ⦪Ꮝࡢ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ࠸࡞ࡲྵࢆࡉࡁ㍯㒌ࡀࡇࡿ࠶࡛ࡌྠࡰࠊศ

ࠋࡿ࠸࡚ࡋ㢮ఝ㠀ᖖ㠃᩿ࡢᏍ⦪ࡢ᭶ࠊࡣ㠃᩿ࡢᏍ⦪ࡓࢀࡽᐇ㦂࡛ᚓࡢࡇࠊ࡚࠼ຍࠋࡓࡗ

�ࠋࡿ࠸࡚ࡋ♧ࢆᛶ⬟ྍࡓࢀࡉᙧᡂ࡚ࡗࡼ✺⾪ࡵᩳࡀᏍ⦪ࡢ᭶ࠊࡣࢀࡇ

� ᭱ᚋࠊᅇࡢᐇ㦂⤖ᯝ⾪✺⮫⏺ゅ࣮ࢱ࣮ࣞࢡຠ⋡ࡢ⤒㦂ᘧࠊࡽ᭶ᴃࢱ࣮ࣞࢡ

ᴃࠊ࠸ࡉᑠࡀᗘ㏿✺⾪ࠊᯝ⤖ࡢࡑࠋࡓࡗࡶ✚ぢᗘู㏿✺⾪ࠊࢆ⋠☜ࡿࢀࡉᙧᡂࡀ࣮

ࡴྵࢆᏍ⦪ࠊࡃࡍࡸࢀࡉᙧᡂࡀ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ 100m ࠊࡣ㒊ศࡢ࣮ࢱ࣮ࣞࢡᴃࡢ᭶ࡢࢬࢧ

㸰ḟྍࡢ࣮ࢱ࣮ࣞࢡ⬟ᛶࡀ㧗ࡀࡇ࠸᪂ࡓศࠋࡓࡗ�

O10-02



����"�#���!�%�*4) �	�����
.&��

��265/03�-'���

(&�%��,��.871 ��$��+��

ĘÏ¹¥	��±�¦	��ÒÛ´��´æÂ	��ªýÝ�	���ÏĂü	��ÐØÀĕ
��¯Îø
���

Õæ¶·��¤ïêò¦���¤°�½��

� 	�Ü¤§�
�îä¢ëíÃ������� �

� Ì��ÿË7=@Y8QZKM»I�ă�čċ£��Ćjufo

zs|rbdy����Rn�kS5�!�����7Ì�8�$//,�

��"-0�/0.�0��%30����&,�#!''+�%*"+���NēĄ�le~|�p�

ùN9]����2�.$%�!/��(�
�	��6D=D5â R7Ì�8NS5

©åèPąÑÖùYõĆ�ÑÖùR©āQSúKM:P:6�

� GBN5��S�ºRÆ¸Q�AI�Í×ĔODM5�Â��Ñ

ÖùR©ā`þ;6��n�kR�¬á`�Â��ÑD5Å�DIð

����	�
��4��Â�Rjhc`û�Q�AM57Ì�8R����Q

vmq~gCF]6��Â�jhcR�²S5��jufozRÊµ

ęcztpĚ�²Yċ�µ�²5��³Rà¼Đ�²QG^H^«

¾E]O÷<[^5ÌĖRđß�²QĒE]Á¡`�aN:]6�

� ��R©āS�þëíę�0#%)+/+���
�	���-� 0�/%+*��$!.%.��

�*%1!-.%/2�+"��%30ĚNĎ�C^I57Ì�8TRÖùĎ�RIW

Rr{�w}�f`��ãąD5�ºRç®èąÑÖùR©āRČ

>==\QE]O:;�ö�AN9]6�º5x�i>ÖùÉÚ`

È¨�ďÄE]JAN5ñ�QąÑôÓ`ĀìE]BO>N?5ą

ÑÖùRóU�_FXþ<]Z;PÙå¿`ÇIF]BO`éÔO

DM:]6�

� ÎĉÞNS5��R©āQL:MR¡�5�ºRÖùÆ¸QVA

MRÉ�¿OćėQL:MXĊĈDI:6�

O10-03



画像マッチングによる 
かぐや搭載スペクトラルプロファイラの 

観測点位置の高精度化 
 

○石原吉明 1・大竹真紀子 1・横田康弘 2・松永恒雄 3 

1ISAS/JAXA・2筑波惑星研究会 ・3国立環境研究所 
 

 月周回探査衛星「かぐや」に搭載されたスペクトラルプロファイラ（SP）は、月面の約
7000 万点（フットプリントサイズ 500 m x 500 m）について、可視・近赤外領域の波長
域の連続分光データを提供し、これまで純粋斜長石やカンラン岩の全球分布など、多くの重
要な知見をもたらした。しかしながら、SP プロダクトに付与されている観測点位置情報は、
ローカルな詳細解析を行うには十分な位置精度を有しないという問題があった。これは特に
延長ミッションフェーズ移行後の軌道追跡データの減少後やさらにリアクションホイールの
不具合によりスラスタによる姿勢維持モードへ移行した後の軌道決定精度・姿勢決定精度の
悪化後に取得されたデータについて顕著である。このため、特徴的な岩相の地域の詳細解析
の為に、マルチバンドイメージャ（MI）のデータ等との統合解析を行う際、個々の研究者が
改めて対象とする SP 測点位置を確認し、必要に応じて補正することが必要であった。SP
データには補助観測画像として、同時観測された MI の単バンド画像もしくは TC 単眼視画
像が付随しており、同時観測画像上での SP 測点位置（画像上でのピクセル座標）は別途補
助情報として提供されている。従って、研究者は同時観測画像が月面の何処を撮像したもの
かを目視等でリファレンスデータと比較確認し、SP 測点を補正してきた。 
 本研究では、SP プロダクトに含まれる測点位置の補正を予め行ない、絶対位置精度とし
て SP 測点サイズ程度まで高精度化した観測点位置をプロダクトに付与して提供することを
目指し、手法の検討から実作業、プロダクト更新まで行った。観測点位置の補正にあたって
は、月地形およびアルベド分布データを元に模擬同時観測画像を生成、模擬画像と実画像と
の画像マッチングにより実同時観測画像の月面位置情報を更新するという手順を取った。ま
た、模擬画像生成にあたって用いる地形・アルベド分布データは、地形データとアルベド分
布データ間の整合性等の観点から MI マップデータを用いた。高精度化手順の適用が出来な
い観測点を除いた約 5560 万点について観測点位置を更新し、プロダクト作成を行った。一
部抽出して目視にて検証したところ、目標精度は概ね達成されている。 
本研究により更新された SP プロダクトは、SP_Level2C ver03 として、かぐや
（SELENE）データアーカイブを通じて公開済みであることを付記する。 
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Ᏹᐂ⛉Ꮫ◊✲ᡤ㸭᭶ᝨᫍ᥈ᰝࢱ࣮ࢹゎᯒࣉ࣮ࣝࢢ

�࡚࠸ࡘࡳ⤌ࡾྲྀࡢ
㻌

ᕌஂᚿۑ ���➉┿⣖Ꮚ �㸪⏣୰ᬛ ���ቑ⏣ᏹ୍ �㸪ᒣᮏᖾ⏕ �㸪୕ᾆ �㸪▼ཎྜྷ᫂ ��

�Ᏹᐂ⯟✵◊✲㛤Ⓨᶵᵓ㸭Ᏹᐂ⛉Ꮫ◊✲ᡤ�

�

�

᭶࿘ᅇ⾨ᫍࡣࠖࡸࡄࠕ᭶ᝨᫍ⛉Ꮫࡢ㐍ᒎ㈉⊩ࡋ㸪���� ᖺ௦௨㝆ࡢୡ⏺ࡢ᭶᥈ᰝᶵ࡛

➨㸰ࡢㄽᩥᩘࢆฟࡿ࠸࡚ࡋ㸬ᚋ㸪᭶ᝨᫍࡢ㉳※࣭㐍ゎ࡚᫂ࡋࡊࡵࢆ᭦㧗ḟࡢ◊✲

࡛ୡ⏺ࢆ≌ᘬࡋ㸪ࡢ➼ࠖࡸࡄࠕ᭶ᝨᫍ᥈ᰝࡢᡂᯝ᭱ࢆࡣࡵࡓࡿࡍ㸪㔞ࡢ᥈ᰝ࣮ࢹ

᭶ࡀ᪥ᮏࡣࢀࡇ㸬ࡿ࠶ᚲせ࡛ࡀቃ⎔యไ࡞⬟㧗ḟฎ⌮࣭ゎᯒྍࢆ㸧ࡴྵࡶ㸦ᾏእ᥈ᰝᶵࢱ

ᝨᫍ᥈ᰝࡢᡓ␎㸭ィ⏬ࢆ❧ࡋ㸪ᢏ⾡◊✲࠺⾜ࢆほⅬ࡛ࡶ㔜せ࡛ࡿ࠶㸬�

⡿ᅜ࡛ࡣ 1$6$ ࡸ 86*6㸦ᆅ㉁ㄪᰝᡤ㸧➼ࡀ㧗ḟࢺࢡࢲࣟࣉసᡂࡢࡵࡓࡢయไ࣭⎔ቃࢆᵓ⠏

౫ฎ⌮⬟ຊ࣭ດຊࢱ࣮ࢹࡢಶேࢨ࣮ࣘࡣ࡚࠸࠾㸬᪥ᮏࡿ࠸࡚ࢀࡉά㸪◊✲࣭᥈ᰝࡋ

Ꮡࡿࡍ≧ἣ࡛ࡵࡓࡿ࠶㸪ࡣ࡛ࡲࡲࡢࡇୡ⏺ࢫ࢚ࣥࢧࡢࢫࣛࢡࣉࢵࢺᡂᯝࡢⓎಙࡸ㸪⮬❧ⓗ

�㸬ࡿࢀࡉணࡀࡇࡿ࡞ࡃࡋᚋ㞴ࡀ❧ࡢ⏬᥈ᰝᡓ␎㸭ィ࡞

ࡢ㸪ᚋࡋᑐㄢ㢟ࡢ≦⌧࡞࠺ࡼࡢࡇ 6/,0 ࡢ➼⏬᭶᥈ᰝ㸪ⅆᫍ⾨ᫍ᥈ᰝ㸦00;㸧ィࡢ➼

ᡂᯝ࡚᭱ࡅྥ㸪-$;$ �㸬࠸ࡓ㏙࡚࠸ࡘࡁࡴ⤌ࡾྲྀ࠺ᚋ࡚ࡋ
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Chang'e 3ローバ搭載月地下レーダおよび 

SELENE月レーダサウンダによって 

雨の海で観測された地下構造の比較 
 

○熊本篤志 1, 石山謙 2, J. Feng3 

1東北大, 2ISAS, 3中国国立天文台 

 

 Chang'e 3(CE-3)および SELENEが雨の海北西部で観測した以下構造の比較を行った． 

 CE-3ミッションでは，Yutuローバに搭載された月地下レーダ(Lunar Penetrating Radar, 

LPR)を用いて直陸地点(19.51qW, 44.12qN)近傍での地下探査が行われた．LPRは 60 MHz, 

500 MHzの 2周波で観測を行うパルスレーダで，2013年 12月から 2014年 1月までの期間，

ローバの移動経路（約 114 m）に沿って地下探査を実施した．60MHzの観測では，深さ 140 

m (～2300 ns), 240 m (～3700 ns), 360 m(～5800 ns)の地下レゴリス層からのエコーが確

認された (Xiao et al., 2015).  

 SELENEミッションでは，高度 100 kmの極軌道を周回する SELENE(かぐや)衛星に搭載され

た月レーダサウンダ(Lunar Radar Sounder, LRS)で，月全球での地下探査が行われた．LRS

は 4～6 MHzを観測帯域とするチャープレーダで，レンジ分解能は 75m(真空中)である．

2007年 12月から 2008年 9月までの運用期間に，月全領域を水平分解能 76 mで観測した．

これらの全球観測から，月表側の雨の海を含む複数の海領域において深さ数 100mの地下レ

ゴリス層からのエコーが発見された (Ono et al., 2009). 

 本研究では，CE-3の着陸点近傍での SELENE/LRSデータに注目した．これらの領域では，

Ono et al. (2009)で報告されたような明確な地下エコーは確認できなかったが，CE-3/LPR

で観測された深さ 200～240 m (3000～4000 ns)の複数の反射層に対応するエコー成分が同

定できた．CE-3ローバの探査領域は形成年代 1.98 Ga(Morota et al., 2011)の溶岩流ユニ

ット I22にあったが，そのすぐ北には，形成年代 3.52 Ga(Hiesinger et al., 2000)の別の

溶岩流ユニット I5との境界がある．深さ 200～240 mの地下反射層はこの境界で地表に露出

しており，したがってその形成年代は I5と同じく 3.52 Gaと推定できる．深さ 200～240 m

の地下反射層は，I5(3.52 Ga)と I22(1.98 Ga)の溶岩流ユニットを形成した大規模な火山活

動の間の複数の小規模な火山活動を経て形成されたレゴリス層・玄武岩層に対応しているも

のと推定される． 
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月面探査機に向けた土質調査を行なう超小型ローバ
⃝吉光 徹雄 1, 大槻 真嗣 1, 吉川 健人 1, 國井 康晴 2, 前田 孝雄 2, 石上 玄也 3,

小林 泰三 4, 尾崎 吾伸 5, SLIMローバチーム
1 宇宙航空研究開発機構 宇宙科学研究所

2 中央大学, 3 慶應義塾大学, 4 福井大学, 5 横浜国立大学

1 はじめに
現在，日本では，SLIM(Smart Lander for Investigating Moon)と呼ばれる月面着陸ミッションが
計画されている．この SLIMミッションでは，軽量な探査機システムで月表面への高精軟度着陸
を実証することで，高重力天体への着陸探査の高度化を図ることを目的としている．また，着陸
後に月面で活動するオプションペイロードの検討も行われている．
筆者らは，2015年に SLIMのオプションペイロードの公募があった際に，質量 3,2[kg]のローバ
システムを提案した．ローバ本体の質量は 2.5[kg]で，ローバ搭載ペイロード質量は 0.3[kg]であ
る．システムにはローバ本体の他に，ローバの保持 ·分離機構と通信中継機が含まれている．その
後，搭載する科学観測機器の数を増やしたため，ローバシステムの質量は 5[kg]になった．この時
のローバ本体の質量は 3.6[kg]で，ペイロードとして 1.2[kg]を搭載可能である．
このローバは小型のため，車輪型ではなくホッピングにより移動する機能を備えている．また，月
面の地質調査を行なう bevameterと呼ばれる観測装置を備えており，広範囲に移動して，複数地
点での土質パラメータを測定すると共に，地盤–作業機械間の力相互作用 (テラメカニクス)のデー
タを取得可能である．
月や火星などの重力天体表面探査において何らかの作業を行なう際には，土質パラメータの測定
と，地盤作業機械の間のテラメカニクスモデルの構築が重要である．このような小型のローバパッ
ケージをプリカーサとして派遣することで，地上での設計や開発をスムーズに行なうことができ
る．本発表では，このローバについて説明する．

2 ローバ
ローバの機能を以下に示す．

• ホッピングによる移動

• 画像を用いた目標地点までの自律移動

• Bevameterによる土質パラメータの測定

• 車輪 (ローバの移動には用いない)と土壌の間のテラメカニクスモデルの検証のためのデー
タ取得

• 母船の着陸時の様子の撮像

• 月面の詳細撮像，温度計測，電位計測
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ガス惑星における重力ポテンシャルによる
二層分離の影響

⃝黒崎健二 1

1名古屋大学大学院　理学研究科　素粒子宇宙物理学専攻

　太陽系内に存在するガス惑星（木星，土星，天王星，海王星）は，水素ヘリウムを主成分とす
るガスエンベロープを持っている．このガスエンベロープは純粋な水素ヘリウムを仮定したより
も密度が大きいことが重力場の観測から示唆されており，氷成分などの重元素が混合していると
考えられている (Helled et al. 2011)．木星や土星ではヘリウムが沈降することが知られている
(Stevenson 1975, Hubbard et al. 1999, Lorenzen et al. 2011)が，他の重元素の沈降可能性につ
いては，まだよくわかっていない．水素と水の場合は任意の割合で混和すると考えられているが
(Soubiran & Militzer 2015)，第一原理計算の結果では重力ポテンシャルの影響を考慮していなかっ
た．そこで，本研究では１次元球対称なエンベロープが水素分子と水分子の混合物からなる状況
を想定し，水素分子と水分子の混合物の化学ポテンシャルを，重力ポテンシャルの影響を考慮し
て計算し，二層分離を起こすための臨界温度を導出した．さらに，重力分離を考慮した状態方程
式を用いて，巨大氷惑星（特に天王星）の内部構造計算および熱進化計算を行った．
　天王星を例とすると，重力ポテンシャルを考慮したときの臨界温度は，惑星大気中や惑星表面
(! 102 bar)での温度よりも低いが，惑星内部 (" 104 bar)では臨界温度のほうが高温となり，重
力分離が発生しうることがわかった．惑星の時間進化計算を合わせて考慮すると，形成初期に大気
とエンベロープが重元素で汚染された場合，進化を通して大気成分の凝縮と同時に，エンベロー
プの深部で重元素の沈降が発生していることがわかった．重元素の沈降に伴い，惑星のエンロト
ピーは増大するものの，大気上層では氷成分が凝縮する効果もあるため，結果として，天王星の
半径および惑星放射強度と整合的な進化経路を見つけることができた．本研究から，惑星のエン
ベロープ内では，重力ポテンシャルが原因で氷成分が沈降する可能性を初めて指摘した．この影
響は重力モーメントとの整合性から確認できることが期待される．
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原始惑星系円盤内縁領域の温度構造の解析解
⃝植田高啓 1, 奥住聡 1, Mario Flock2

1東京工業大学, 2Jet Propulsion Laboratory, Caltech

　惑星形成において、惑星の種である微惑星がどのようにして出来たのかは大きな問題の 1つで
ある。特に岩石微惑星は、岩石ダストが衝突破壊されやすいという問題から、ダストの付着成長
による形成は困難であると考えられている。
　岩石微惑星の形成モデルの 1つに、デッドゾーン内側境界におけるダスト層の重力不安定があ
る。デッドゾーン内側境界とは、円盤ガスが熱電離することで乱流強度が大きく変化する領域のこ
とで、温度∼ 800 − 1200Kのところに位置すると考えられている。ここでは乱流強度が大きく変
化することで圧力極大点となり、ダストが濃集することが期待されている。本研究の目的は、円盤
内縁領域の温度構造を解析的に導出することで、デッドゾーン内側境界の位置を明らかにし、そ
こへのダスト濃集を議論するための基礎を作ることである。
　最新の流体・輻射平衡計算 (Flock et al. 2016)により、円盤内縁領域は、(i)ダストが存在せず
光学的に薄いガス領域、(ii)ダストが徐々に凝縮しはじめるが光学的に薄い領域、(iii)光学的に厚
く、ダスト昇華線への中心星輻射が温度を決める領域、(iv) 光学的に厚く、τ ∼ 1面への輻射が温
度を決める領域、の 4つの領域に分けられ、階段状の温度分布をとることが明らかになった。
　本研究では、この結果を基に、中心星輻射が支配的な原始惑星系円盤の温度分布の解析解を導
出した。領域 (ii)では、円盤温度がダストの昇華温度となるようなダスト・ガス比が実現すること
がわかった。領域 (iii)では、ダスト昇華面によって決まる τ ∼ 1面への中心星輻射によって温度
がきまることに着目し、局所平行平板近似を用いて赤道面での温度を導出することに成功した。
　本発表では、解析解の詳細を述べたうえで、他の円盤加熱機構が与える影響についても議論する。

図 1: 本研究で得られた温度分布 (青実線)と光学的に薄い円盤の温度分布 (赤破線)。中心星は温
度 10000K, 半径 2.5R⊙のHerbig Ae型星を想定した。
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On the drag capture of a Martian satellite precursor by a

disk-like circum-martian atmosphere

Ryo Matsuoka*1 & Kiyoshi Kuramoto*1

“Capture scenario” is one of the scenarios explaining the origin of Martian moons. Their

reflectance spectrum is consistent with asteroidal origin, and their low-e and low-i orbits

suggest that they experienced the dissipation process of their orbital energy. Orbital energy

dissipation, however, would shrink the orbital radii, cause the falling of a captured body into

Mars, and prevent the formation of a satellite. In this study, we focused to dragging force

by a Keplarian-rotating disk-like atmosphere of Mars, because it is expected to extend the

life-time of a captured body. To investigate the formation of such atmospheric structure and

probability of capture, we performed numerical simulations and analyses. We discuss results

of them.
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Department of cosmosciences, Graduate school of science, Hokkaido University
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高解像度ラージエディーシミュレーションで
得られた火星大気最下層における対流の微細構造

⃝村橋究理基 1, 西澤誠也 2, 石渡正樹 1, 小高正嗣 1, 中島健介 3,

竹広真一 4, 杉山耕一朗 5, 高橋芳幸 6, 林祥介 6

1北海道大学 · 理, 2AICS, 3九州大学 · 理, 4京都大学 · 数理研,
5松江高専 · 情報工, 6神戸大学 · 理

火星大気温度構造に大きな影響を与える大気ダストの巻き上げ量は地表面応力, すなわち地表面付近におけ
る循環場の構造によって決まると考えられる (Kahre et al., 2006), しかし, 10 m 以下の微細な空間スケール
を持つ循環構造については, これまで詳しく調べられてこなかった. それに対して, Nishizawa et al. (2016,

GRL) は, 火星大気境界層における循環場の微細構造に注目し, 高解像度ラージエディーシミュレーション
を行った. 彼らは渦度と鉛直風の統計的性質について調べ, 循環場の空間分布について, 高度 62.5 m におい
ては, 細く強い上昇流を境界にして, 比較的弱い下降流を内部に持ったセル状構造の存在を示した. しかし
地表面付近における循環場の様子の詳細については調べられていないままである. 本研究ではダスト巻き上
げ過程に関わる地表面付近の微細な循環場を理解することを目的として, まず循環場全体を詳細に俯瞰する
ことを開始した. ここではその概況について発表する.

本研究では, Nishizawa et al. (2016) で得られた解像度 5 m のデータを用いて解析を行う. 計算で使用した
各パラメータの値は, 火星を想定して設定されている. 加熱・冷却率及び地表温度については, Odaka et al.

(2001) による一次元放射対流モデルで得られた結果を外部から与えている. 水平境界には周期境界条件を
適用している. 上記データは解像度 10 m で 14:00 (地方時) まで計算した結果を初期値として, 5 m の解像
度で 1 時間分計算したものである. 本研究ではモデル最下層 (高度 2.5 m), 14:30 におけるデータを用いた.

図に鉛直風の水平分布を示す. これらは計算領域の一部のみを描画したものである. 上昇流が連なり, 線状
につながっている様子が見られる (左図 A 枠内のリング状の構造, 中図 B 枠内の縦方向につながった構造).

これに対して, 下降流は細かく分かれて粒状になっている様子が見られる (右図 C 枠内の青色の領域). こ
の特徴は計算領域内のどこにおいても観察される (他の領域については講演で示す). 今後は循環場の発散
や渦度, 地表面応力の分布について調べる予定である. その結果より, ダストの巻き上げ過程に対する効果
について理解を深めることを目指したい.

図 1: モデル最下層における鉛直風 [m/s] の水平分布. 左図は計算領域の一部 (6 km 四方) を描画したもの.

中図は左図中心付近の一部 (1 km 四方) を描画したもの. 右図は中図中心付近の一部 (400 m 四方) を描画
したもの. 左図は上昇流のみを描画している.
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2極化した海惑星の表層環境：高圧氷形成による炭
素循環への影響

⃝中山 陽史 1, 小玉 貴則 1, 阿部 豊 1

1東京大学理学系研究科地球惑星科学専攻

　惑星表面に液体の水を保持できる軌道領域 (ハビタブルゾーン;HZ)は, 地球のような惑星を想定
している [Kasting et al., 1993]. しかしながら,惑星形成論からは地球に比べ水量の多い (～wt%)

地球型惑星がHZに形成されうると予測されている [e.g., Raymond et al., 2004]. 惑星に水が供給
されるプロセスの多様性を考慮すると, 系外地球型惑星は様々な水量を持ちうると考えられる.本
研究では, 全球が海洋で覆われた惑星を海惑星と呼び, 海洋水量が表層環境に与える影響を考える.

　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 [e.g., Tajika & Matsui

1992]. 炭素循環の主要プロセスである風化作用として, 大陸風化と海洋地殻で生じる海洋底風化が
存在する. 地球では, 大陸風化の寄与が大きく, 負のフィードバックが駆動されることで, 低いCO2

分圧に保たれている [Walker et al., 1981]. 大陸の存在しない海惑星では, 大陸風化が働かない. 加
えて, 多くの水量を持つ海惑星では海底に固体の高圧氷が形成されると示唆されており [Leger et

al., 2004], 海洋底風化さえも働かないと予測されている. その場合, CO2分圧は非常に高く, 高温
の環境を持つと見積もられている [Kitzmann et al., 2015].

　しかしながら, 惑星内部からの熱によって固体高圧氷が溶融してしまうと予測され, 海嶺近くの
高い熱流量を持つ領域では固体高圧氷は存在できないと考えられる. また, 高圧氷の溶融によって,

海底温度は H2Oの融点に固定され, 海嶺近傍では海洋底風化は効率的に働き, 低温な表層環境が
実現される可能性が考えられる. したがって, 本研究では高圧氷の溶融に着目し, 高圧氷形成が表
層環境に与える影響を検討した.

　高圧氷の溶融とそれに伴う海底温度の上昇を考慮した炭素循環モデルを構築した. 地球に水を足
した惑星を想定し, 固体組成等は地球と同等であると仮定した. 高圧氷の溶融に関しては, 1次元
の熱輸送モデルと海洋地殻の冷却モデル [Turcotte & Shubert 2002]を組み合わせることで, 高圧
氷が溶融する領域を求めている. 炭素循環モデルは地球の炭素循環モデル [Tajika & Matsui 1992]

に海洋底風化を付け加えたモデルを用いた. また, 陽イオンの枯渇による海洋底風化の上限 [Sleep

et al., 2001]も考慮している. 脱ガス率は惑星内部の熱的状態や惑星炭素量に依存するが, 炭素も
水と同様に供給されたと仮定し, 脱ガス率は海洋水量に比例するとした. 海洋水量をパラメータと
し, 脱ガスと再ガスが釣り合う平衡状態を求めた.

　結果として, 薄い (< 100 km)高圧氷の場合, 熱伝導で熱が輸送されるため, 全領域が溶融するこ
とがわかった. 厚い (> 100km)高圧氷の場合でも, 典型的に海底の 1割以上の領域で高圧氷が溶融
することがわかった. これは高圧氷が形成されてもなお風化作用が働くことを示す. また, 高圧氷
存在下では, 惑星が全球凍結にいたるほど効率的に海洋底風化が働く. しかしながら, 海洋底風化
の上限値を超える脱ガス率を持つ場合, CO2が大量に大気中に蓄積してしまい, 高温な環境が実現
されてしまう. すなわち, 脱ガス率によって, 海惑星は高温もしくは全球凍結状態といった 2極化
した表層環境をとることがわかった. これらの結果は, HZに存在する惑星であっても, 惑星が持つ
海洋水量によって表層環境は大きく変わりうるということを示唆する.
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MC-ICPMSを用いた 
コンドライト隕石の高精度Mg同位体分析 

 
○早川瑛庸 1、福田航平 1、飯塚毅 1、比屋根肇 1 

1東京大学大学院理学系研究科 
 

26Alは、半減期 73万年で 26Mgに壊変する消滅核種であり、太陽系最初期に形成した物質

の相対的な年代を議論するために用いられてきた。マルチコレクター型誘導結合プラズマ質

量分析計(MC-ICP-MS)を用いた Calcium, Aluminum-rich Inclusions(CAIs)の高精度 Al-Mg同位

体測定から、初期太陽系における 26Alの初生比(26Al/27Al)0は 5.25 x 10-5であったとされてい

た(Jacobsen et al., 2008; Larssen et al., 2011)。しかし近年、絶対年代が分かっているエコンド

ライトの 26Al/27Alの存在比から逆算した 26Al初生比は 1~2 x 10-5であることが示された(e.g. 

Schiller et al., 2015)。この値は CAIsから求められた初生比よりも有意に低く、原始太陽系円

盤における 26Al/27Alの均一性について議論の余地が出てきた。 

 このような背景を受け、我々は初期太陽系における 26Alの分布を明らかにすることを目的

として、MC-ICP-MSを用いた高精度 Al-Mg同位体分析法の開発を進めている。コンドライ

ト隕石中のコンドルールに関する Al-Mg同位体分析の例は少なく、その分析対象は炭素質

コンドライト中のコンドルールのみに限られている(e.g. Luu et al., 2015)。そこで本研究では
54Cr安定同位体異常の違いから、炭素質コンドライト母天体とは異なる形成場で集積した

(Warren et al., 2011)と考えられている普通コンドライト隕石中のコンドルールに着目した。 

 NWA7936(L3.15)のコンドルール 5つについて電子線マイクロアナライザ(EPMA)による元

素組成分析を行った。その後マイクログラインダーを用いてコンドルールを取り出し、硝酸

を用いて溶解した。次に作成した溶液の一部を用いて ICP四重極質量分析計(ICP-QMS)によ

る 27Al/24Mg比の測定を行った。また残液の一部から、陽イオン交換カラムを用いてMgを

抽出した。得られたMgの抽出溶液について、MC-ICP-MSを用いてMg同位体分析を行っ

た。 

 EPMAの結果から、1つはタイプ IA(FeO-poor olivine, ol > 80%)、4つはタイプ IAB(FeO-

poor olivine, ol < 80%, px < 80%)コンドルールであることが分かった。また ICP-QMS分析か

ら、個々の 27Al/24Mg比は 0.058から 0.109と求められた。Mgの抽出では約 90%以上の高回

収率を達成した。MC-ICP-MS分析の結果、μ26Mg*の値-13.1 ppm から 4.3 ppmが得られたが、

誤差の範囲内で標準試料に対する 26Mgの過剰は確認できなかった。そのため今回の結果か

ら普通コンドライトコンドルールのバルクアイソクロンが示す 26Alの初生比を求めることは

できなかった。今後は、様々な 27Al/24Mg比を持つコンドルールについて 26Mgの過剰の有無

を調べ、それらの関係性について議論する予定である。 
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Fine-scaled investigation of matrix  
in primitive carbonaceous chondrite Acfer 094 
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1Kyoto University, 2 National History Museum, London, 3 Japan Synchrotron Radiation Institute (JASRI), 4 

National Institute of Advanced Industrial Science and Technology (AIST) 
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To understand accretion and aqueous alteration processes in the early solar system, we have been stud-
ied about matrix in a primitive carbonaceous chondrite Acfer 094 [e.g., 1, 2, 3]. Based on SEM/EDS 
observation, we found a Dark Inclusion having Mg-rich composition and framboidal magnetite, and 
some Cosmic Symplectite-like phases as similar to previous studies [e.g., 4] in homogeneous matrix. 
We will present 3D computed tomography images and discuss about the detailed constituent mineral, 
organics and porosity distribution of the matrix.   
 
Reference: [1] Greshake, 1997, GCA 61, 437. [2] Nagashima et al., 2004, Nature 428, 921. [3] Ngu-
yen and Zinner, 2004, Science 303, 1496. [4] Sakamoto et al., 2007, Science 317, 231.  
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原始太陽系星雲における親鉄性元素の分別過程： 
コンドライト中の金属粒子の SIMS分析 

 
○比屋根肇 1, 森下祐一 2, 3, 齋藤元治 3 

1東京大学大学院理学系研究科, 2静岡大学理学研究科, 
3産業技術総合研究所地質情報研究部門 

 

目的：本研究の目的は、親鉄性元素の分別という視点から原始太陽系星雲の進化

を探ることにある。具体的には、(1) 金属鉄中の微量親鉄性元素分析のための SIMS
用スタンダードの作成、(2) Cs+ビームを用いた SIMS分析における各元素の陰イオン
生成効率（相対感度係数）の決定、(3) 始原的な Y-81020 (CO 3.05)コンドライトに
含まれる金属粒子中の親鉄性元素濃度の測定、をおこなった。 
結果：今回分析した元素は、主要親鉄性元素(Fe, Ni, Co)、白金族元素(Os, Ir, Pt)お
よび Auである。Feで規格化した陰イオン生成効率(相対感度係数)は、それぞれ、
Co: 22, Ni: 67, Os: 1090, Ir: 5590, Pt: 45200, Au: 47600であった。COコンドライト Y-
81020中のメタル粒子については、マトリックス中に独立して存在する(比較的大き
な)メタル粒子と、コンドルール中に存在する小さなメタル粒子の両方を分析した。
分析の結果、コンドルール中とマトリックス中のメタル粒子に大きな違いはなく、

似たような親鉄性元素存在度パターンを示すことがわかった。その特徴は、(1) 主要
親鉄性元素(Fe, Ni, Co)は CI組成と比較してほとんど分別を示さない、(2) 超難揮発
性の親鉄性元素(白金族元素: Os, Ir, Pt)はコヒーレントな挙動を示し、分別をほとん
ど示さないものから２桁以上に達する欠乏を示すものまで存在度に大きなバリエー

ションがある、(3) Auも欠乏を示すものが多い、などである。 
議論：分析結果で興味深いのは、超難揮発性の親鉄性元素(Os, Ir, Pt)の欠乏が多く
のメタル粒子で見られた点である。原始太陽系星雲内で、超難揮発性元素を欠乏さ

せることは容易ではない。可能なプロセスとしては、超難揮発性元素が蒸発しきら

ない高温の状態で、分別した(超難揮発性親鉄性元素に欠乏した)太陽系星雲ガスが生
成し、そこからの凝縮によりメタル粒子が生成する場合である。このとき、Auが完
全に凝縮する前にメタル粒子がガスから分離すれば Auの欠乏も同時に説明すること
ができる。これは CAIに見られる希土類元素のグループ IIパターンの生成過程に酷
似している。今回の結果は、コンドライト中の多くのメタル粒子が、その材料物質

の段階で、CAI形成と同様の超高温のプロセスを経験していることを示唆している
のかもしれない。だとすれば、少なくともメタル粒子について、原始太陽系星雲内

での大規模な物質循環を考える必要がある。 
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石膏球面にできる衝突クレーターからの 
エジェクタ破片放出過程に関する実験的研究 

○鈴木絢子 1，岡本千里 2，黒澤耕介 3，平井隆之 4，長谷川直 1 

1JAXA/ISAS，2神戸大学，3Chitech/PERC，4JAXA/RDD 
�

 近年の惑星探査によって，小惑星・小氷衛星等の表面にも衝突クレーターが多数存在する
ことが明らかになった。小天体上でのクレーター形成過程は，主に重力加速度が小さいこと
とクレーター形成面に曲率がある点において，大きな天体上のそれと異なることが知られて
いる。重力加速度が小さい場合, 相対的に物質強度がクレーターサイズに与える影響が大き
くなる。直径 1 km 程度の小惑星に存在するクレーターは全て強度支配域であるという見積
もりもある (Jutzi et al., 2015)。そして，大きなクレーターになるほど小天体そのものの
形状が作る曲率が無視できなくなる。つまり，曲率を持つ面に対する強度支配域のクレータ
ー形成過程は，小天体の衝突史を理解する上で重要である。 
 曲率を持つ面に対する強度支配域のクレーターは，Fujiwara et al. (1993, 2014), Suzu-
ki et al. in prep.によって実験的に調べられ，曲率が高くなるにつれてスポール部が拡大し
てクレーター体積が増大することがわかっている。しかし曲率がエジェクタ破片放出に与え
る影響についての系統的な研究は行われていない。そこで本研究では，エジェクタ破片の放
出角度が曲率によってどのように変わるのかを調べた。 
 JAXA/ISAS にある超高速衝突実験施設の二段式軽ガス銃を用いて実験を行った。標的は
含水石膏で，形状は 5種類（直径 7.8, 10.9 cm の球, 直径 17.0, 24.8 cm の半球，一辺 9 
cm の立方体），バルク密度 1.08 g/cm3，引っ張り強度 2.36 MPa である。直径 3.2 mm
のナイロン球を約 3.4 km/s で標的に衝突させた。本実験の弾丸/標的サイズ比は 0-0.041
である。衝突の様子を高速ビデオカメラ（Shimadzu HPV-X）を用いて 50 µs/frame で撮
影し，実験後に動画から破片の放出角度を計測した。 
 曲率の有無に関わらず，最初に細粒破片が円錐形に放出され，数 100 µs 後にスポールの
放出が始まった。今回はスポールと同程度の時刻・速度で放出される，小さな破片（数 mm
程度）の放出角度に注目した。衝突点における標的の水平面から測った角度は，曲率が高い
ほど小さいことがわかった。しかし，放出点における標的の水平面から測った角度は，曲率
に依らず同程度であった。つまり，各小破片は局所的には曲率に依らず同角度で放出される
が，標的の形状効果のため，遠景から見ると曲率が高いほどより広がって放出されると言え
る。 
 
 
Jutzi et al., 2015, Asteroids IV, 679-699. 
Fujiwara et al., 1993, Icarus, 105, 345-350. 
Fujiwara et al., 2014, Adv. Space. Res., 54, 1479-1486. 
Suzuki et al., in prep. �

P1-12



連続スペクトルデータを用いた 
月の海の鉱物量比推定手法の開発と適用 

 
○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 二村 徳宏 3 

1名古屋大学大学院 環境学研究科 ２宇宙航空研究開発機構 
3日本スペースガード協会 

 

 月のマグマオーシャンからの固化過程とその後の月マントルの熱進化，大規模な構造変化の
有無を理解する上で，月の海の玄武岩組成を調べることは重要である．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，それによ
って月マントルの進化モデルを制約できることが期待される．月の海を構成する玄武岩ユニッ
ト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 億年前を境に
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．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られ，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」と呼ぶこととする．そして，Phase-2 火成活動は嵐の大洋・雨の海の一
部の領域で集中して起きていること，海の火成活動のセカンドピークを構成すること，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ホットプルームが 23 億年前に発生し
たという仮説を提唱している． 
 この仮説を検証するためには，月の海の玄武岩組成をより詳しく調査する必要がある．リモ
ートセンシングデータから，より多く玄武岩の組成に関する情報を得るためには，連続スペク
トルデータを用いることが有効である．鉱物はそれぞれの結晶構造を反映した特徴的なスペク
トルの吸収帯を持っており，月面の反射スペクトルには様々な鉱物などの混合の影響により複
雑な吸収帯が存在する．複雑な吸収スペクトルを個別の鉱物の吸収帯に分離する方法の 1つと
して修正ガウス関数モデル(MGM)[Sunshine et al., 1990]が一般的に使用されている．しかし，
MGMでは複数の鉱物の吸収帯をそれぞれ複数のガウス関数で表現するため，フィッティング
パラメータが多くなり，安定した解が得られないという問題があった．二村 (博士論文, 2008)
では月の主要鉱物であるカンラン石，高Ca輝石，低Ca輝石，斜長石の反射スペクトルの吸収
帯の特徴を少数のパラメータで定式化し，MGMに組み込むことで変数を大幅に減らす方法が
考案され，小惑星の構成鉱物の推定に適用されている．本研究では，この手法の式の係数を新
たに鉱物サンプルを増やして再決定し，月の海の反射スペクトルに対して適用する．本発表で
は，手法の紹介とかぐやスペクトルプロファイラーによって得られた月面の反射スペクトルの
初期解析結果に関して報告する． 
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かぐや分光データの自動分類に基づく 
月全球分光特徴量マップで見えてきた大規模地質の特徴 

 
○石原吉明 1・晴山慎 2・大竹真紀子 1・本田親寿 3・平田 成 3・諸田智克 4・Lunar 

Geologoic Map W.G. of Japan 
1ISAS/JAXA・2聖マリアンナ医科大学・3会津大学・4名古屋大学 

 
 2000 年代中頃以降、日本の月周回探査機「かぐや」や、米国の「Lunar Reconnais-
sance Orbiter（LRO）」等により、本格的な月リモートセンシング 観測が行われ、高精
度かつ膨大な探査データが得られている。これらの月探査機によるデータセットは、月の進
化や浅部構造を読み解くうえで鍵となる重要な新情報を提供しており、これら近年の探査デ
ータを存分に取り込んだ地質マッピングの実施が喫緊の課題となっている。これまでローカ
ルな地質図は多数作成されているが、近年の探査データに基づく全球地質図は未だ作成され
ておらず、月全球規模の進化や構造を読み解くには全球地質図の作成が強く望まれる。しか
し、個々のローカル地質図間では必ずしも地質ユニットの分類基準等が統一されておらず、
ローカル地質図の統合による全球地質図の作成は極めて困難である。一方、近年の探査デー
タは単一の観測装置のデータでも数百ギガから数テラバイト以上にもおよび、これまで主流
であった研究者の手作業によるマッピングを全球規模で行うことは現実的でない。そこで、
我々はコンピュータによる教師なし分類手法を用いた地質マッピングに取り組んでおり、そ
の第一歩として「かぐや」により得られた拡散反射スペクトルデータを元に全球分光特徴量
マップを作成した。本研究で作成したマップは全球一様なデータセットから統一基準による
クラス分けにより作成されており、例えばある特徴を持った地域が月面上にどのように分布
しているといった、複数枚のローカル地質図では解釈することが困難であった問題に対して
も対応することが可能である。下記のような大規模構造の特徴を見いだすことが出来る。 
•! 表高地と裏高地は分光特徴的に異なり、裏高地はさらに複数クラスに分かれる。また、
Mg#はクラス間で分布にある程度重なりはあるものの最頻値は異なっている。Orientale 盆
地周辺の高地クラスの出現パターンから推定される地殻の深さ方向の構造を合わせ解釈する
と、高地領域の分光学的特徴は月マグマオーシャンからの月高地の固化過程をある程度反映
していると示唆される。 
•! 低カルシウム輝石（LCP）に富むと解釈される分光特徴を持つクラス群は、主として
表側の巨大衝突盆地周辺および SPA 内部に分布する。また、表側の氷の海の北岸および裏
側 SPA 内のアントニアジクレータ内には最も LCP に富む特徴を持つ同一のクラスが分布し
ている。これは巨大盆地形成衝突によるマントルにまで及ぶ掘削およびマントル成分を大量
に含んだ溶融メルトの生成、その後の固化過程を反映していると考えられる。 
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月画像解析によるクレーター光条線長さの計測：Zモデルとの比較 
Measurements of crater-ray length on lunar images: 

 A comparison with Z-model 
 

○木下 敏輝 1 中村 昭子 1 和田 浩二 2 

1神戸大学大学院惑星学専攻 2千葉工業大学惑星探査研究センター 
 
 クレーターから得られるそのクレーターを形成した小天体の情報は限られている。クレ

ーターの直径や深さは衝突天体の直径、密度、衝突速度の関数で表され、具体的にはとあ

る岩石天体表面に残されたクレーターを形成したのが岩石天体の衝突によるものなのか氷

天体が高速で衝突した結果によるものなのかを判断することはできない。そこで、新しい

クレーターの周囲に見られる光条線に注目し、それが持つ情報からクレーターからは制約

できなかったようなクレーターを形成した天体情報を制約することが可能であるかを検証

したい。 
本研究では、いくつかのクレーターについて光条線の長さを測定した。下の図はクレー

ター直径に対するクレーター中心から光条線先端までの距離を示す図である。その図に衝

突エジェクタ放出モデルである Zモデルから計算した結果を加えた。光条線はクレーター
直径が大きくなるにつれ長くなり、Zモデルが予測するエジェクタ厚さが 1mm以下の領域
には達していない。発表ではクレーター形成年代と光条線長さ、エジャクタ厚さの関係に

ついて議論する。 

図 クレーター直径とエジェクタ厚さ(h)および光条線長さの比較 
(1) Van Diggelen (1969) (2) 本研究 
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地球近傍小天体 Icarusと
その同一起源候補天体 2007 MK6の観測

� 浦川　聖太郎 1、大塚　勝仁 2、阿部　新助 3、木下　大輔 4、花山　秀和 5、宮地　竹史 5、
奥村　真一郎 1、綾仁　一哉 6、前野　将太 6、黒田　大介 5、福井　暁彦 5、成田　憲保 5、
はしもと　じょーじ 7、櫻井　友里 7、中村　小百合 7、高橋　隼 8、谷川　智康 9、
伊藤　孝士 5 吉田　二美 5、Otabek Burhonov10、渡邉　誠 11、今井　正尭 12、

倉本　圭 12、関口　朋彦 13、石黒　正晃 14

1日本スペースガード協会、2東京流星ネットワーク、3日本大学、4國立中央大学、
5国立天文台、6美星天文台、7岡山大学、8兵庫県立大学、9三田祥雲館高校、

10Ulugh Beg Astronomical Institute、11岡山理科大学、12北海道大学、
13北海道教育大学、14ソウル大学

地球近傍小天体 (1566)Icarus(以下、Icarus)と 2007 MK6(以下、MK6)の軌道は類似しており、
軌道計算の結果、MK6は Icarusを起源とする小惑星ではないかと示唆されている (Ohtsuka et al.
2007) 。加えて、IcarusとMK6に類似した軌道を持つ流星群として Taurid-Perseidがある。こ
れらの事象から、我々は「YORP効果による自転加速、あるいは衝突イベントにより母天体であ
る Icarus(直径 � 1km)からMK6(直径 � 250m)が分裂し、分裂により発生したダストが Taurid-
Perseidの供給源になった。」と仮説を立てた。仮説を証明するためには、MK6と Icarusの反射ス
ペクトル (色指数)を測定し、その一致から両天体の起源が同一であることを観測的に示さなけれ
ばならない。また、YORP効果が分裂の原因であれば、Icarusの自転周期は、過去の自転周期か
ら変化していると考えられる。あるいは、衝突イベントが分裂の原因であれば、衝突破片天体で
あるMK6は小惑星のスピンリミットである 2.2時間より短い自転周期をしている可能性が高い。
いずれにしても、IcarusとMK6に対する詳細な観測が必要である。我々は、2015年から 2016年
にかけて、IcarusとMK6に対する観測を国内外の天文台で実施した。Icarus はこれまで、多くは
S型小惑星と報告され、一部はQ型小惑星と報告されている (Chapman et al. 1975; Hicks et al.
1998)。Q型小惑星の観測報告は、宇宙風化を受けていないフレッシュな表面を観測したとも考え
られる。2015年の石垣島天文台における観測結果から、Icarusの g-R等級に自転に伴うわずかな
周期変動の兆候が見られた。一方、R-I等級には明確な周期変動は表れなかった。また、Icarusの
R-I 等級は、典型的な S型小惑星の色指数 (R-I = 0.414)と一致する結果となった。本講演では、
データ解析手法 (線状に伸びた光源に対する矩形測光)とこれまでの観測から得られた成果につい
て報告する。
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地球が宇宙の中心でないのに，赤方偏移が何故地球を中心として観測されるのか? 

 Though the earth is not the center of the universe,  

Why is the redshift observed, as the center of the Earth? 

種子彰  TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2016-09. 

 

 地球からの星雲距離と赤方偏移の間に比例関係があることを，1929年にエドウィン・ハ

ッブルが提案しています．その法則は，ハッブルの法則と呼ばれています． 

 銀河の速度は数学的に表すことができて，v = H × d・・・・・・・(1) 

 ここで，V（速度）は銀河の半径方向の外向き速度であり、d(距離）は、地球から銀河ま

での距離です。ハッブル定数 Hは，(Hは ハッブルでは K ) K = +500 ～560.km./sec. 

per million parsecs 1929～1931年 . 最近では 72±4 km./sec. per million parsecs.です． 

 その観測結果をドップラー効果だけとして解釈すると，フリードマンの仮説によれば，

重力場の方程式では銀河系外星雲が拡大している運動として解釈できる． （アルバート・

アインシュタイン）何故地球を中心に，赤方偏移の値が遠方程増加し観測されるか，その

理由への説明が有りません．観測結果から宇宙が膨張しているとしか云っていません． 

 赤方偏移の解釈をドップラー効果で説明してから，種々の宇宙論の花盛りです． 

<<アブダクションで膨張宇宙論と量子赤方偏移の定常宇宙論を比較すると以下に示す．>> 

 

エネルギー保存法則と E=h・νを考慮すると、希釈されて波長がズレ始める距離 Rsの α倍
の位置では、波長は α2 倍にずれる.  更に，地球(観測地点)中心の赤方偏移も観測される． 

宇宙が膨張していなくても，ハッブルの赤方偏移を説明できる新定常宇宙論が完成した. 

宇宙が閉ていれば,慣性質量は宇宙全ての合力(引力)であり,宇宙が潰れない理由でもある. 

[1]Space Quantum Red Shift Hypothesis and New Theory of Non-Expansion Universe 種子彰 
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地球と月のミッシングリンクを統一的に解明する， 
非常にユニ―クなアイデアによるマルチインパクト仮説[1] 

The unified manner to clarify the Missing Link of the Earth and the Moon, 
Multi-Impact Hypothesis[1] by the very unique Idea. 

          種子彰  TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2016-09. 
アブダクションにより，月と地球のミッシングリンクとその起源は統一的に解明された．

マルチインパクト仮説は極めてユニークで創造的なアイデアである．cf.Vimpact[2]=0km/s 
<ユニーク>⇒衝突メカニズムを考えて,偶然 GIH[2]から必然 MIH[1]のストーリーへ転換．

<< 結論 >> 衝突速度12.4km/s角度36.5度，地球マントル片が衝撃で射出[1]され月となる． 
 月の起源だけでなく，深海洋底(-5km,70%表面積)の起源と，隕石重爆撃期と小惑星帯の起

源も全て解明した．プレートテクトニクスの起源と駆動力を，衝突によるマントルの欠損

と，アイソスタシーによる補償のマントル流動によって，偏芯慣性モーメントの最少化偶

力として説明した．分化した隕石と木星大赤斑の起源，水星のコア成分割合が多い事も説

明できた．アブダクションによる結論は, 以下の①～⑱の多岐に亘る現状を全て説明できた、 

 

図 1 マルチインパクト仮説[1]のメカニズム   図 2.深海洋底の謎[3]<二山頻度?何故>  
CERRA 軌道変遷, マントル断裂片起源の謎   図 3. MIH[1] と GIH[2]との比較と違い 
<<現状>>①小惑星帯の起源,②分化した隕石の起源,③月の起源,④コア偏芯の謎,⑤月の表

裏密度の差と隕石重爆撃期の謎,⑥地球 70%の表面積を占める深海洋底[3]の起源と二山頻度

曲線の謎[3]解決,⑦プレートテクトニクスとそのプレート境界の起源,⑧プレート駆動方向

の急変理由,⑨その駆動力[3]の解明,⑩ダイヤモンド形成ｷﾝﾊﾞｰﾗｲﾄパイプの起源,⑪高緯度衝

突の根拠,⑫地軸傾きの謎,⑬環太平洋弧状列島と背弧凹海盆と深海溝の形成の謎,⑭プレー

ト相互の潜り込み始めの謎の解明,⑮生物種大絶滅の繰り返しの謎,⑯木星大赤飯の起源,⑰
水星のコア成分が多い謎,⑲冥王星の公転軌道の傾きと密度の謎等．．アブダクションの証明 
◎アブダクションの結論は, 統一的な現状への説明であり，多ければ多いほど真理である. 
[1]種子彰マルチインパクトによる月と地球の起源(2014),[3]A,Wegener 大陸移動説(1927) 
[2]キャメロン＆ベンズ The Origin of the Moon and the Single Impact Hypothesis IV. 
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ティティウス・ボーデの法則の新証明と確認(マルチインパクト仮説[1]の根拠) 
New proof and confirmation of Titius-Bode law (the basis of multi-impact hypothesis) 

                      種子彰   TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2016-9. 
マルチインパクト仮説は，月と地球と太陽系起源のミッシングリンク謎を統一的に解明

する極めてユニークで創造的なアイデアである．しかし，ティティウス・ボーデの法則

のセレス位置に分化した火星サイズの原始惑星 CERRESが木星摂動で軌道が偏平化し，木
星と太陽の引力が拮抗した位置で断裂し，マントル断裂片のトレーン軌道が地球軌道と交

差して時間差衝突が起きた．このボーデの法則は証明されていないので私が証明を試みた． 

図 1.惑星軌道と禁制帯軌道との関係   図 2. 証明アイデアの比較表，メリット or Not.. 
太陽系惑星の起源では，太陽を中心とした粒子の合体を考える必要が有る．太陽を片側

焦点とした楕円軌道する各微粒子は当然ケプラー運動を行う．長半径が同じなら周期も同

じであり，更に運動エネルギーも同じである．相対速度差が少ない程合体が成功する、 
 Abduction創造的推論を行うためには，必然の物理的に意味野ある仮説が必要である． 
つまり，合体は円軌道と略長半径が一致した少し長い楕円軌道の粒子が接線方向の速度が

追突可能である．理由としては円軌道の粒子は合体成長しているので，同じ公転周期を持

つ半径 rより，粒子径分⊿rだけ外半径が大きく其の(r +⊿r)の長さだけ周期の遅い粒子に，
円軌道の合体した集合惑星が追突する、同時に衝突合体時の熱エネルギーと塑性変形エネ

ルギー分だけ内側軌道に落下する、つまり，図１.の内側に示す赤色範囲の太陽へのは禁制

帯を考慮すると,ボーデの法則が完成する、太陽系の惑星起源は,周期の短い内側より惑星
が形成される.第１図によると,金星のフィーディングゾーンは其の外側の地球軌道まで,地
球へ縮退する軌道は火星軌道まで,火星へは其の外側に有った筈の CERRA 軌道まで,同様
に CERRAに縮退する範囲は木星まで,木星に縮体するのは土星までとなり解決した． 
水星が形成されない点と，惑星 CERRA が形成されてしまう問題点は，逆に「マルチイ
ンパクト仮説」で CERRA が形成されても木星の摂動で断裂して，小惑星帯の起源と月の
形成と地球の深海洋底の起源[2]，更には環太平洋弧状列島と背弧凹海盆の起源と，コア有り

マントル片が水星となりコア質量比 6割も説明できる、全てアブダクションの結果です． 
[1]種子彰マルチインパクトによる月と地球の起源(2014),[2]A,Wegener大陸移動説(1927) 
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将来の地下空洞直接探査に向けた月面及び縦穴内

での放射線線量評価 

The estimation of radiation dose in lunar 

surfaces and holes for future lunar explora-

tion 

○長岡 央 1、長谷部 信行 1、斉藤 拓磨 1、内藤 雅之 1、青木 大輔 1、石井 隼

也 1、春山 純一 2 

1早稲田大学、2ISAS/JAXA 

 

月は、近い将来長期的な有人探査の対象となる可能性が高い。しかしその表層は、大気

がほとんどなく、磁場が非常に弱いため、紫外線やマイクロメテオライトが降り注ぐだけでな

く、高エネルギー荷電粒子が常時降り注ぎ、表層物質との間での核相互作用で中性子や

ガンマ線が発生する。地球での放射線線量は 0.55[mGy/y]であるのに対し、月面での線量

は銀河宇宙線によるものだけで最大 83[mGy/y]と、月面表層の放射線環境は地球と比較

して非常に過酷である。 

そこで将来の月有人基地建設の候補地点として、縦穴が注目されている。縦穴の形成

は、溶岩チューブの一部が崩落したものとする見方があり、その奥には空洞が広がってい

る可能性がある。縦穴は、１）微小隕石、隕石からの防護、２）温度環境の安定性等の特徴

から基地としての有効性が指摘されている。また線量の観点からも、厚い岩盤に覆われた

地下に基地を作ることで、一次宇宙線、二次宇宙線による被ばくを大幅に軽減することが

可能となる。 

本発表では、表層と縦穴内での放射線環境を数値計算により見積もり、それぞれでの放

射線線量を評価した。縦穴の底での吸収線量は～11[mGy/y]と、縦穴に入ることで放射線

防護は可能だが、人体には多少影響のある結果となった。従って、長時間滞在する場合に

は１）移住環境として側面に地下空洞を作り表面から見えないようにする、もしくは２）縦穴

から溶岩チューブに続く穴がみつかれば、そこに入ることで大幅な線量の軽減（地球以下）

が期待できる。 

参考文献：早津佳那子，「月環境における放射線量の評価」（２０１２），博士論文，早稲田

大学 

P2-01



月の溶岩流研究と縦穴探査の意義 
 

○諸田 智克 1，春山純一 2  
1名古屋大学環境学研究科，2宇宙航空研究開発機構  

 
 月の海の噴出年代や組成を理解することは，月マントルの熱史や構造を理解する上で極めて重要である．我々
は，月周回衛星「かぐや」の画像データを用いて，月の海の噴出年代と元素組成，両者の関係について調べてき
た．本研究では，それらの成果を解説するとともに，将来月面探査の有望な探査地点の１つである縦孔とその周
辺の領域における理学的重要性について述べる． 
 我々は「かぐや」に搭載された地形カメラの画像データを用いて，主に嵐の大洋・雨の海領域のクレータ数密
度を調査してきた（図 1）．これをみると，嵐の大洋・雨の海領域では 15 億年前までマグマ噴出が起こったこ
とがわかる．43.5 億年前にはすでにマグマ噴出活動が始まっていたことから，月上部マントルは全球的に 20 億
年もの間，嵐の大洋・雨の海領域にいたっては 30 億年もの長期にわたって溶融していたと考えられる．また，
我々の年代決定の結果から，月の火成活動の最終期（約 20 億年前）に第二のピークがあったことがわかった．
嵐の大洋・雨の海領域おいてなぜこのように長期にわたってマグマ活動が継続したのであろうか．セカンドピー
クはなぜ起こったのであろうか．その発生メカニズムはどのようなものであったのか．これらの疑問に答えるた
めには若い溶岩流のより詳細な岩石学的情報を必要とする． 
 前述のように，アポロ・ルナ試料中の玄武岩は 41~31 億年前の年代を示しており，20 億年前という若い玄武
岩は含まれていない．また，月隕石でもこのような若い玄武岩は見つかっていない．月表側の反射スペクトルの
地上観測によると，月の玄武岩は十数種のスペクトルタイプに分類されるが，そのうち 1/3 から 2/3 程度のみ
試料として手にしているだけで，残りの岩石種は未知のものである．若い玄武岩も未取得のタイプである．マリ
ウス丘で見つかった縦孔は若い溶岩流が分布する領域に極めて近く，縦孔の探査とともにその周辺の火山地形の
探査が重要である．また，縦孔の壁面は 30 億年前以前の溶岩流の非常に新鮮な露頭となっている．つまり，月
の歴史を通じて，初期から最終期の一連の火成活動を復元する上で，UZUME 計画とそれに続く，縦孔とその周
辺域探査は重要である．
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図１ 嵐の大洋・雨の海領域の (a) 地形カメラマップと (b) 溶岩流の噴出年代分布．赤い星印は縦孔の位置を
示す．嵐の大洋・雨の海領域の中心部において，若い溶岩流が分布している．縦孔が存在するマリウス丘はその
領域と接している． 
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表面掘削探査用のオンサイト質量分析システム
○青木順1,豊田岐聡1, 河井洋輔1, 寺田健太郎1

1大阪大学理学研究科

　このオンサイト質量分析システムは月探査ミッションSLIMへの搭載を目指して検討したもの
であり, 月面および月内部の揮発性物質, 特に水の直接観測を目標としている. 探査機由来の汚
染の影響を排し確実に月由来の水の存在を確かめるためには, その場の大気を受動的に測るの
ではなく, 高緯度領域においてレゴリスに吸着している物質を, 月面の表層を取り除いた上で直
接加熱によって能動的に脱離させ測定する方法が有効である. 我々の検討している Penetrating 
Lunar Exploration by Mass Spectrometer (PLEMS) は, 月面を段階的に掘り進めながら, 加熱と
測定を繰り返し行うことで, レゴリスに吸着されている揮発性物質の深度分布を測定する. これ
までにLCROSSによって検出された水以外の揮発性物質 (H2S, NH3, CO2など) も質量分析計
を用いて同時に計測することで, 探査機による汚染の影響と月由来の成分とを分離し, 月の水の
存在に関して明確な評価を行う.
　観測装置は探査機下面に搭載され(図1参照), 着陸後に多段式円筒ドリルを予備伸展させて測
定機器本体(図2参照)を月表面へ下降させる. 表面のレゴリスに接地した後に, 測定機器本体の下
部にあるサンプル取り入れ口の周辺のレゴリスをヒーターで加熱し, レゴリス中の揮発性物質
を気化させて測定機器に取り込んだ後にイオン化させて四重極質量分析計(QMS)で測定する. 
地表面に到達後はドリル先端部よりヘリウムを噴射して地中を掘り進みつつ, 同様の質量分析
を行いレゴリスに含有されている水をはじめとした成分組成の深さ方向の変化を測定する. 本
方式では直接的に揮発成分のサンプリングを行うことで, 固体のレゴリスのサンプリングやそ
の後のハンドリングに伴う機構が必要ないため, 装置の構造や
測定シークエンスをシンプルにすることが可能である. この測
定結果を基に, 月面における揮発性物質の供給, 輸送および存
在量に関する理解の進展をはかることが期待できる.　

　

イオン化室

四重極質量分析計

電源系

ヘリウム吹出し口

加熱ガス取入れ口

ガス搬送チューブ

検出器

長さ 320mm
直径   50mm P L E M S

Penetrating Lunar Exploration by Mass Spectrometer

図2. 質量分析システムの概略図図1. 探査機(SLIMを想定)への搭載状態

伸展掘削ドリルと質量分析システム
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将来測地観測によるフォボス内部構造の制約 
○松本晃治 1、池⽥⼈ 2、新⾕昌⼈ 3  

1国⽴天⽂台 RISE ⽉惑星探査検討室、2宇宙航空研究開発機構/研究開発部⾨、 
3東京⼤学地震研究所 

 
Phobos の起源には、⼤きく分けて、⼩惑星が捕獲されたという説と、巨⼤衝突起源のイジェ

クタディスクから作られたという説が存在する。内部構造のみから起源を明らかにすることは容
易ではないが、それは起源に対する重要な拘束条件になり得る。慣性モーメント（MOI）は内部
構造に関連する重要なパラメータの⼀つである。フォボスの MOI は短周期強制経度ひょう動の
振幅（θ）と 2 次の重⼒場係数から導かれる。現状で、画像解析から経度ひょう動の振幅は
θ=1.09±0.10°と推定されている[1]が、Mars Express のフライバイの数や接近距離に制限があるた
め、2 次の重⼒場係数の推定誤差は依然として⼤きい[2]。したがって、現状で Phobos の MOI は
不明である。観測された経度ひょう動の振幅は、Phobos 内部の質量分布が⼀様であるモデルと
⽭盾しないが、⾮⼀様構造も排除されていない。ここでは、単純な 2 層構造を仮定し、⽔氷また
は空隙の存在が⼀⽅の層に限定された場合を考え、このような質量分布の⾮⼀様性があった場合
に、MOI の値が⼀様な場合の値からどの程度逸脱するかを調べ、将来測地観測に要求される観
測精度について検討する。 

Phobos のバルク密度（1.86±0.013 g/cm3）はほとんどの炭素質隕⽯の密度より⼩さく、内部に
⽔氷や空隙が存在すると考えられる。低いバルク密度が⽔氷に起因すると仮定すると、⽔氷の質
量⽐は岩⽯の粒⼦密度に依存して 10〜35%であると期待される[3]。もし Phobos 内部の質量分布
が⾮⼀様で、⽔氷が表層もしくは中⼼付近に偏在していれば、MOI の値は⼀様な場合の値から
ずれる。この MOI のずれ（ΔMOI）を次の 3 つの仮定の下に計算した︔ (1) Phobos は楕円体形状
を持つ（a = 13.03 km、b = 11.40 km、c = 9.14 km）、(2) Phobos は 2 層構造を有し、その境界は表
⾯と同様な楕円体形状を持つ（この場合、経度ひょう動の振幅は 1.15°となり、観測値と調和的
である）、(3) ⽔氷は上層もしくは下層のどちらかに存在し、岩⽯密度は⼆つの層で等しい。 
⽔氷の質量⽐を 10〜30%で変化させた場合、|∆MOI|の最⼤値は約 17%であった。空隙が低密度

の原因である場合についても計算したところ、空隙率の最⼤値を 60%とした場合、|∆MOI|の最⼤
値は同様に約 17%であった。ここで考えた⾮⼀様構造の検出のためには、少なくとも数%の MOI
の精度が必要であり、θと 2 次の重⼒場係数にも同程度の精度が必要となる。 
ΔMOI のみから境界の深さと各層の密度を知ることはできない。表層密度を知ることが内部構

造の理解において重要である。Stickney の様な顕著な表⾯地形が作る重⼒異常を観測できれば、
表層密度を推定できるであろう。Phobos 地形の短波⻑成分（球⾯調和展開の次数＞5）が⾼度 2 
km の地点に作る重⼒勾配を計算したところ、100 kg/m3の密度差に対応して Stickney 周辺で重⼒
勾配が±4 E 変化することが分かった。⾼度 2 km における精度１E の重⼒勾配観測が実現すれば、
Phobos 内部構造に関する我々の理解はより進むと考えられる。 
 
References:  
[1] Oberst et al. (2014) Planet. Space Sci., 102, 45-50. 
[2] Pätzold et al. (2014) Icarus, 229, 92-98. 
[3] Rosenblatt (2011) Astron. Astrophys. Rev., 19 (44). 
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小惑星 Ryugu のポテンシャル高分布と地形の予測 
○平田 成 1，松本 晃治 2 

1会津大学コンピュータ理工学部，2国立天文台RISE 月惑星探査検討室 
 
小惑星表面のポテンシャル高は，重力ポテンシャルと全球平均の重力加速度の比で定義さ

れ，その分布は小惑星の形状，自転周期，密度によって決まる．小惑星 Itokawa では，両極
域が天体上で最もポテンシャル高が低い地域にあたる．そこには，流動しやすい細粒の物質
が集まり，平坦な smooth terrain が形成されていた．このため，小惑星探査機はやぶさは，
南極側の smooth terrain が一部中緯度域まで分布が伸びていた地域を着陸地点とした． 
まだ探査が行われていない小惑星であっても，地上観測によって形状の軸比と自転周期が

推定できれば，密度を仮定することで，小惑星の極域と赤道域のどちらが天体上でポテンシ
ャル高が最も低くなる領域となるのかを予測可能である．本研究の目標は，小惑星探査機は
やぶさ 2の目標天体 Ryugu について，この考え方に基づいて，ポテンシャル高分布と地形の
予測を行った上で探査機の着陸に好適な平坦地がどこに分布するのかを検討することにある． 
右下の図は，与えられた軸比（a/c）と密度の元で，極域と赤道域のポテンシャル高が等し

くなる自転周期の条件（Equilibrium rotation period）を求めたものである． 
はやぶさ 2 の目標天体である

Ryugu の自転周期は 7.63 [h]と推定
されている．また，Ryugu は炭素質
コンドライトに近い組成を持つ C 型
小惑星であることがわかっているた
め，空隙率を仮定することで，バル
ク密度の取りうる範囲にも制約を与
えることができる．発表では，最近
の地上観測解析結果に基づく軸比の
情報から，Ryugu のポテンシャル高
分布と地形について議論するととも
に，探査機の着陸可能性についても
検討を加える．  
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「はやぶさ２」中間赤外カメラ TIRによる巡航中の観測 

○岡田達明 1,5，福原哲哉 2，田中 智 1，田口 真 3，荒井武彦 4，今村 剛 5，千秋博紀 6，出村裕英 7， 

小川佳子 7，神山 徹 8，中村良介 8，関口朋彦 9，長谷川 直 1，松永恒雄 4，和田武彦 1，滝田 隼 5,1， 

坂谷尚哉 1，堀川大和 10,1，遠藤 憲 7，Jörn Helbert11，Thomas G. Müller12，Axel Hagermann13， 

はやぶさ２・TIRチーム 

   1JAXA宇宙科学研究所，2情報通信研究機構，3立教大学， 4国立環境研究所，5東京大学，  

6千葉工業大学，7会津大学，8産業技術総合研究所，9北海道教育大学，10総合研究大学院大学， 

11ドイツ航空宇宙センター（DLR），12マックスプランク地球外物理学研究所，13オープン大学 

 

C型小惑星 162173 Ryuguを目指して巡航中の小惑星探査機「はやぶさ２」では、科学観測機器の健

全性確認や機上較正データ取得のための運用を随時行っている。中間赤外カメラ（TIR）は、小惑星表層

からの熱放射を２次元撮像する熱赤外カメラである[1]。検出器には NEC 製 320A マイクロボロメータア

レイを用いており、画素数は 344 x 260 （有効 328 x 248） 画素であり、毎秒 60 フレームの速度で読み

出す。必要な積分時間に応じて最大 128枚まで自動積算できる。TIRの視野角は約 16° x 12° であり、

画素解像度は 0.05°/pixel である。温度検出範囲は約 150～460K（詳細な地上較正データは 230～430K

で取得）である。地上較正結果を打ち上げ後にも適用するためには、打ち上げ後から小惑星到着前まで

に輝度・幾何較正を済ます必要がある。なお、TIRは金星探査機「あかつき」搭載 LIRとは、フード部の熱

設計を除いて同設計である[2]。 

TIRは打上後の 2014年 12月 11日に健全性確認を実施後、12月 17日に機能・性能確認を行った。

それ以後、現在に至るまでほぼ毎月１回の頻度で背景宇宙を撮像している。ヒータ設定を毎回 1K 程度

変更して機器内の各モニタ温度への依存性を調査し、また側面パネル上にある放熱面への日照条件が

異なる場合の温度安定化のためのヒータ設定条件も確認している。 

TIRは地球スイングバイ前後に、地球および月の撮像を実施した。小惑星 Ryuguに到着するまでの軌

道上で、TIR から観測可能で、かつ天体の表面温度や軌道要素が既知の天体は地球と月のみである。

従って、TIR の輝度較正や幾何較正（アラインメント確認含む）を行うことができる唯一の機会であった。

TIRから 2015年 10月 14日に地球と月の最初の撮像（同時撮像）に成功した。さらに地球に接近中に複

数回の撮像を実施し、地球と月の輝度上昇と、地球－月間距離の増大を確認した。地球スイングバイ翌

日の 12月 4日には、地球を直径約 32画素の解像度で南半球側を撮像した。12月 5日には、月を直径

約 5 画素の解像度で撮像した。いずれも地球や月の表面温度が見積もり可能であり、輝度の較正に有

効な情報を得た。TIR の輝度への感度は地上較正値から変化ないことや、探査機の-Z 方向とのアライ

ンメントのずれが TIR画像内で X方向に-0.05画素、Y方向に+1.94画素、反時計周りに約 0.1°であるこ

とを確認した。TIR は 2016 年 6 月に火星観測も実施したが、感度不足により検知できていない。そのと

きの火星は１画素の約 3％の面積を占めるものであり、TIR の最低検出感度となる下限温度（画素全体

を占める場合で約 150K）についての制約条件を得た。今後も随時、深宇宙観測を継続し、温度依存性

や機器の劣化の有無について確認をしてゆく予定である。 

参考文献：[1] Okada, T. et al. submitted to SSR. [2] Fukuhara, T. et al. Earth Planets Space, 2011.  
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ࡢࡑࠊࡽࡀ࡞ࡋࡋࠋࡿࢀࡉᆅୗỈࡢᏛⓗ≉ᚩࡸ≀㉁ᚠ⎔ࡘࡃ࠸ࠊࡣ࡚࠸ࡘணࡣ

㝣╔ࡿࡼḢ⡿ࡢᚋࠋ࠸࡞ฟࢆᇦࡢ✵ࡔᮍࠊࡾ࠶࡛↓ⓙࡣ✲◊ࡓࡗకࢆᐇドࡢࡢࡶࡿ࠶

᥈ᰝ࡛ࠊࡣⅆᫍỈ⎔ቃ㐍ࡢᐜࡢ୰࡛ࡣịᒣ୍ࡢゅ࠸࡞ࡂࡍ⾲ᒙỈ࡚ࡗࡼᙧᡂࡓࢀࡉ

ᒙ≧ሁ✚≀ࡢࡑࠊࡾ࠾࡚ࡋࢺࢵࢤ࣮ࢱࢆᮏ㉁࡛ࡢࢁࡇࡿ࠶ᆅୗỈ㸭ᆅୗ⇕ỈࡢᏛⓗ≉

ᚩࡸᚠ⎔ࡢࡑࠊᙧᡂ㐍ྐ┤᥋㏕ࡿ᥈ᰝࡣ⌧ᅾࢁࡇࡢ࡛ࡲィ⏬ࠋ࠸࡞࠸࡚ࢀࡉ㐣ཤࡢᆅ

ୗỈᚠ⎔ࠊࡣࡇࡿࡍࣥࣙࢩ࣮ࢮࣜࢱࢡࣛࣕ࢟ࢆ⌧ᅾࡢⅆᫍୖ࡛ࡢỈịࡢศᕸࡸᏛ⤌ᡂࡢ

⌮ゎ≉ࠊ 2030 ᖺ௦ணᐃࡿࢀࡉ᭷ேⅆᫍ᥈ᰝࡿࡅ࠾Ỉ㈨※ࡢ☜ಖ࠺࠸ほⅬࡶࡽᅜ

㝿ⓗࡶ㔜せᗘࡀ㧗࠸ႚ⥭ࡢㄢ㢟࡛ࠋ࠺ࡼ࠼࠸ࡿ࠶ 

ᮏⓎ⾲࡛ࠊࡣⅆᫍᆅୗ⎔ቃࡢ᥈ᰝࡢࡑࠊ࡚ࡗࡓ࠶࠺⾜ࢆၥ㢟Ⅼࠊ╔㝣ೃ⿵ᆅⅬ࠺ࡾ࡞

ศ㔝✲◊ࡸయไ✲◊࡞ᚲせ࡛ୖ࠺⾜ࢆ㝣᥈ᰝ╔࡞࠺ࡼࡢࡑࠊ࡚ࡋࡑࠋࡿࡍ㑅ᐃᩘ「ࢆሙᡤࡿ

࠸ࡘ࡞㛵ಀᛶࡢ⏬᥈ᰝィࡢ࡞᥈ᰝ㸦MMX㸧࣮ࣥࢱࣜࣝࣉࣥࢧⅆᫍ⾨ᫍࠊ㛤ᣅࡢ

࡚ᗈࡃ㆟ㄽࠋࡿࡍ 
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%HSL&RORPER�᪥ḢඹྠỈᫍ᥈ᰝࣥࣙࢩࢵ࣑�

�᪂≧ἣሗ࿌᭱ࢺࢡ࢙ࢪࣟࣉ�002
㻌

᪩ᕝ�ᇶۑ ���๓ᓥ�ᘯ๎ ���%HSL&RORPER�002࣒࣮ࢳࢺࢡ࢙ࢪࣟࣉ��

�Ᏹᐂ⯟✵◊✲㛤Ⓨᶵᵓ࣭Ᏹᐂ⛉Ꮫ◊✲ᡤ�

�

⣖ඖ๓ࡿࢀࡽ▱ࡽỈᫍࠕࠊࡣኴ㝧㏆࠸ⅎ⇕⎔ቃࠖࠕ㌶㐨ᢞධせࡿࡍከ࡞⇞ᩱࠖ

ࠊࡣ�������� ほࣂࣛࣇࡢ㸱ᅇࡿࡼྕ���࣮ࢼ࣐ࣜ⡿ᅜࠋࡓࡗ࠶ᅔ㞴࡛ࡣ࿘ᅇ᥈ᰝࡽ

ࡽࡓࡶࢆⓎぢࡢணእࡢẼᅪάື☢ሙ☢ࡓ࠸࡚ࢀࡽ࠼⪄࠸࡞ᚓࡾ࠶ࡣᝨᫍ࡞ࡉᑠࡢࡇ

ࡣ᫂✲ࡢࡑࠊࡀࡓࡋ ���ᖺ௨ୖ⥆ࡃክࡢࡽࢀࡇࠋࡓࡁ࡚ࡗࡲ␃᥈ᰝ⪏⇕ᢏ⾡ࡢ㐍ᒎ௦⾲

����ࠊࡾ࠶ࡘࡘࡁ㝖ࡾྲྀࢆቨ࡞ࡁࡃࡸ࠺ࡼࠊࡀᢏ⾡㠉᪂ࡿࢀࡉ ᖺ � ᭶ࡽ ���� ᖺ � ᭶ᮎ

⡿ᅜ࡛ࡲ 0(66(1*(5 㸦%HSL&RORPER㸧ࠖ࣎ࣥࣟࢥ࣭ࣆ࣋ࠕࠋࡓࡗ⾜ࢆ ほࡢࡽ࿘ᅇ㌶㐨ࡢ

ෆࠊẼᅪ☢ࠊሙ☢ࡢᝨᫍࡢࡇࡾࡼᅜ㝿ศᢸ࣭༠ຊࡢ6$㸧)ࠊḢᕞᏱᐂᶵ㛵㸦௨ୗࠊࡣ

㒊ࠊ⾲ᒙ࡚ࡵึࢆከゅⓗ࣭⥲ྜⓗほ ࠋࡿ࠶࡛ࢺࢡ࢙ࢪࣟࣉࡿࡍ࠺ࡼࡋᅛ᭷☢ሙ☢Ẽ

ᅪࢆᣢࡘᆅ⌫ᆺᝨᫍࡣᆅ⌫Ỉᫍࡢึࠊ࡛ࡅࡔỈᫍࡢヲ⣽᥈ᰝ㸻ࡢึࠕᝨᫍ☢ሙ࣭☢Ẽᅪࡢ

ヲ⣽ẚ㍑ࠖࠕࠊࡣᝨᫍࡢ☢ሙ࣭☢Ẽᅪࡢᬑ㐢ᛶ≉␗ᛶࠖࡢ�▱ぢ࡞ࡁ㣕㌍ࡍࡽࡓࡶࢆ

 ⌫ほࡢෆ㒊࣭⾲ᒙ࡞␗≉ࡢỈᫍ࡞୰ᚰ᰾࡞ᕧࡿࢀࡽぢࡿࡍ㛵ಀᏑᅾࡢሙ☢ࠊࡋ

5)*1)66)0ࠊࡓࡲࠋࡿࡍ⫣㈉ゎ᫂ࡢ㐍ࠖ※㉳ࡢᆅ⌫ᆺᝨᫍࠕ≉ࠊኴ㝧⣔ᙧᡂࠊࡣ 

ࡣⓎぢࡢࡃከᩘࡓࢀࡉ࡞࡚ࡗࡼ %HSL&RORPER �ࠋࡿ࠸࡚ࢀࡉᮇᚅࡀࡿࢀࡉ᫂ࡁゎ࡚ࡗࡼ

�

ᮏィ⏬ࠊࡣほ ┠ᶆ᭱㐺ࡓࢀࡉ㸰ࡢࡘ࿘ᅇ᥈ᰝᶵࡕࢃ࡞ࡍࠊ⾲㠃࣭ෆ㒊ࡢほ ᭱㐺

㐺᭱ ほࡢሙ࣭☢Ẽᅪ☢ࠊప㧗ᗘᴟ㌶㐨㸧ࠊ032�ࠖ㸦㸱㍈ไᚚ�Ỉᫍ⾲㠃᥈ᰝᶵࠕࡓࢀࡉ

ࠕࡓࢀࡉỈᫍ☢Ẽᅪ᥈ᰝᶵ�002�ࠖ㸦ࣥࣆࢫไᚚࠊᴃᴟ㌶㐨㸧ࡽᵓᡂ6$6,ࠋࡿࢀࡉ㸭

ࡿࡍ┠ᶆࢆ ほࡢሙ࣭☢Ẽᅪ☢ࡿ࠶ᚓពศ㔝࡛ࡢ᪥ᮏࠊࡣ�$;$- 002�᥈ᰝᶵࡢ㛤ⓎỈ

ᫍ࿘ᅇ㌶㐨ࡿࡅ࠾㐠⏝ࢆᢸᙜࡀ�6$)ࠊࡋṧࡢࡾ࡚ࠊࡕࢃ࡞ࡍࠊᡴࡽࡆୖࡕᝨᫍ㛫✵㛫

�ࠋࡿࡍᢸᙜࢆ⏝㐠㛤Ⓨࡢ�032ࠊᢞධࡢỈᫍ࿘ᅇ㌶㐨ࠊᕠ⯟ࡢ

�

୧᥈ᰝᶵᦚ㍕ࡢࠎᩘࡿࡍ⛉Ꮫほ ⨨ࠊࡣ���� ᖺࡢᦚ㍕ᶵჾ㑅ᐃ௨㝆㛤Ⓨࠎ╔ࡣ㐍⾜

ᖺࡣ᪥ᮏഃࠊࡋ � ᭶ )0 �᭶ࠊࡋ⤊ࢆヨ㦂ྜ⥲ࡢ 002 ࢆ (6$�(67(& �᭶ࠊ㏦㍺

(6$ ഃ +DQGRYHU 0�6&0�ࣝ࣋ࣞࢡࢵࢱࢫࡢணᐃࡿࢀࡉ㛤ጞࡾࡼᮏᖺᮎࡣᅾ⌧ࠋࡓࡋHUFXU\�

&UXLVH�6\VWHP�ࡢ⥲ྜヨ㦂ࡢ㛤ጞࢆᚅࡿ࠸࡚ࡗ≧ἣ࡛6$)ࠋࡿ࠶ ഃࡣ 0LVVLRQ�&'5 ࢆ � ᭶

⤊࣮ࣝࣗࢪࣔྛࠋ�ࡢ�032�070༢య⥲ྜヨ㦂ࢆᐇ୰࡛ࠋࡿ࠶%HSL&RORPER ࣮ࣗࢪࣔྛࡢ

ࡣࣝ 0&6 ヨ㦂ࡢ⤊ᚋ㡿ࡿ࠶ࢼࢠᑕሙ㍺㏦ࢀࡉ ���� ᖺ � ᭶ணᐃࡿ࠸࡚ࢀࡉᡴ

�ࠋࡿ࡞ࡿ࠼ഛࡆୖࡕ
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JUICE-JAPANᮌᫍị⾨ᫍ᥈ᰝィ⏬㸸 

᪥ᮏࢫ࢚ࣥࢧ࠺≻ࡢ 
 

 
㛵᰿ᗣேۑ 1

ᩥ⩏⸩㰻ࠊ 2
 ࣒࣮ࢳJUICE-᪥ᮏࠊ

1ᮾிᏛ Ꮫ㝔⌮Ꮫ⣔◊✲⛉ ᆅ⌫ᝨᫍ⛉Ꮫᑓᨷ 

2 JAXA Ᏹᐂ⛉Ꮫ◊✲ᡤ 

 

 

JUICE (Jupiter Icy moons Explorer) ࠊࡣESAࡀᑟࡿࡍᆺ㸦Lࢫࣛࢡ㸧ᮌᫍị⾨ᫍ᥈

ᰝィ⏬࡛ࠊࡾ࠶Ḣᕞྛᅜࠊࡵࡌࡣࢆ᪥ᮏࡸ⡿ᅜࡀཧຍࡿࡍᅜ㝿ኴ㝧⣔᥈ᰝィ⏬࡛2022ࠋࡿ࠶

ᖺᡴ2030ࠊࡆୖࡕᖺᮌᫍ⣔ࡿࡍ╔฿ணᐃ࡛2032ࠊࡾ࠶ ᖺ⾨ᫍࡢࢹ࣓ࢽ࢞࿘ᅇ㌶㐨

ࠊᒙ⾲ࠊෆ㒊ࡢᫍ⾨ࡢᮌᫍࡿࡍࡵࡌࡣࢆࢹ࣓ࢽ࡚࢞ࡗࡼࢀࡇࠋࡿ࠸࡚ࢀࡉணᐃࡀᢞධࡢ

 ࠋࡿࡍⓗ┠ࢆࡇࡿㄪࢆ⏝స┦ࡢᅪ࣐ࢬࣛࣉ

ᮏⓎ⾲࡛࡞࠺ࡼࡢࡇࠊࡣ JUICE᥈ᰝᑐࠊ࡚ࡋ᪥ᮏ࡞࠺ࡼࡢࡀ◊✲ศ㔝࠺ࡼࡋࢻ࣮ࣜࢆ

ࡇࡣ᪥ᮏࠋࡿࡍ㆟ㄽ࡚࠸ࡘࢺࢵࢤ࣮ࢱ࣭ࢫ࢚ࣥࢧࡍ᪥ᮏయ࡛┠ᣦࡓࡗ࠸ࡢࡿࡍ

⌫ᆅࢆࣝࣉࣥࢧࡓࡵ␃ࢆグ㘓ࡢኴ㝧⣔ึᮇࠊᝨᫍ᥈ᰝ࡛ࡿࢀࡉ⾲௦ࠖࡉࡪࡸࡣࠕࠊ࡛ࡲࢀ

ࠊࡽࡉࠋࡿ࠸࡚ࢀࡉணᐃࡶᖐ㑏ࡢ㸰ࠖࡉࡪࡸࡣࠕࡣ2020ᖺࠊࡓࡲࠋࡓࡁ࡚ࡗᖐࡕᣢ

࡚ࡋࢻ࣮ࣜࢆ⏺ୡࠊ࠸⾜ࢆ✲◊ⴌⱆⓗ࡚࠸ࡘᝨᫍᙧᡂ⌮ㄽࡿࡍࡵࡌࡣࢆࠖࣝࢹி㒔ࣔࠕ

ࠋࡿ࠶ࡘࡘࡋ㛤ⰼ࡚ࡋゎ㔘ࡢ⛬ᙧᡂ㐣ࡢ⣔እᝨᫍ࡞ከᵝࠊᅾ⌧ࠊࡣὶ₻ࡢ✲◊ࡢࡇࠋࡓࡁ

ࡘࡘࡋάࢆࡳᙉࡿࡍࢻ࣮ࣜࢆ⏺ୡࡀ᪥ᮏࡢࡽࢀࡇ JUICE࠺࠸ᶵ᭱ࢆ㝈⏝࡚ࡋᒎ

㛤࡛ࡘࠊ✲◊ࡿࡁ JUICEࡿࡅ࠾Ḣ⡿ࡽࢺࢵࢤ࣮ࢱ✲◊ࡢእࠊ࡚ࡋ✲◊ࡿ࠸࡚ࢀᮌᫍ

 ࠋࡿ࠶ࡀࡇࡿࡍࡽ᫂ࢆ※㉳ࡢ

᥈ᰝࡢ࡞㠃≀㉁⾲ࡢᮌᫍ⾨ᫍࠊ࡛ࡇࡿࡵྵࢆ㉁㐍≀ᝨᫍᙧᡂㄽࡢ࡛ࡲࢀࡇࠊ≉

⤖ᯝẚ㍑ྍ⬟୍ࠊ࡞ẁ㝵㐍ࡔࢇᝨᫍᙧᡂࣔࢆࣝࢹᵓ⠏ࢆࡇࡿࡍ┠ᣦࠊࡾࡼࢀࡇࠋࡍᮌ

ᫍࠊࡃ࡞࡛ࡅࡔᆅ⌫ࡢ࡞ෆഃኴ㝧⣔ࡢ≀㉁౪⤥ࠊࡸኴ㝧⣔እᝨᫍࡢᮦᩱ≀㉁ࡢ࡞ண 

ị⾨ᫍෆ㒊ࡔࢇ㎸ࡳ⤌ᮏ᱁ⓗࢆ㉁㐍≀ࠊࡓࡲࠋࡿࢀࡉᮇᚅࡀἼཬຠᯝ࡞ࡁࡶ࡚ࡋᑐ

㐍ࣔࢆࣝࢹᵓ⠏࡞ࢹ࣓ࢽ࢞ࠊࡋほ ࡿࢀࡉị⾨ᫍࡢ⌧ᅾࡢෆ㒊≧ែࡽ㐍ࢆ㏫⟬ࠊࡋ

㞟✚ึᮇࡢ≀⌮Ꮫ≧ែࢆ᥎ ࢆࣝࢹࣔࡿࡍᵓ⠏ࢆࡇࡿࡍ┠ᣦ࡛ࡲࢀࡇࠊ࠺ࡼࡢࡇࠋࡍ

ࡅ࠾ᫍ⾨ࠊ࡛ࡇࡿࡍᑟධࢆ㉁㐍≀ࠊ⛬ᙧᡂ㐣ࡢᝨᫍࢫ࢞ࡓ࠸࡚ࢀࡉグ㏙࡛ࡳࡢ⌮≀

ࡓࡋ୰ᚰࢆ᪥ᮏ࠺ࡼࡢࡇࠋࡍᣦ┠ࢆࡇࡿ࡞⬟㆟ㄽྍⓗ⤊࡛᭱ࡲᏑᅾྍ⬟ᛶ⏕ࡿ

 ࠋࡿࡍ࣮ࣝࣆࡃࡁࢆᏑᅾឤ࡚ࡋᑐ⏺ୡࠊࡋᵓ⠏ᩘ「ࢆᣐⅬࡢ✲◊ࡢ⮬⊃
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JUICE/GALA-J(2): JUICE ᦚ㍕ࢨ࣮ࣞࢹ࣓ࢽ࢞㧗ᗘィ

㸦GALA㸧ࡀᣅࢫ࢚ࣥࢧࡃ 
JUICE/GALA-J (2): Science objectives of the GAnymede Laser Altimeter (GALA) onboard JUICE space-

craft 

żᮌᮧ῟ 1, 㙊⏣ಇ୍ 2, ᯇᮏ 3,4, ᢲୖ⚈Ꮚ 5, ୪ᮌ๎⾜ 3,4, ᮏᆂ 2, బࠎᮌᬗ 6, ሷ㇂ᆂ࿃ 7,4,  
ᑠᯘṇつ 8, ᑠᯘ㐍ᝅ 9, Ⲩᮌ༤ᚿ 3,4, 㔝⏣ᐶ 3,4, ▼ᶫ㧗 8, 㰻⸨⩏ᩥ 7, Hauke Hussmann10 

1 ᮾᕤᆅ⌫⏕◊✲ᡤ㸪 2ᾏ㐨Ꮫ㸪3ᅜ❧ኳᩥྎ㸪4⥲ྜ◊✲Ꮫ㝔Ꮫ㸪5 ᕤᏛ㝔Ꮫ㸪 
6 㜰Ꮫ㸪7 Ᏹᐂ⛉Ꮫ◊✲ᡤ㸪8 ༓ⴥᕤᴗᏛ㸪9ᨺᑕ⥺་Ꮫ◊✲ᡤ㸪10  ࣮ࢱࣥࢭ⯟✵Ᏹᐂࢶࢻ

The JUpiter Icy Moons Explorer (JUICE), led by European Space Agency, has started development toward 
launch on 2022, by international collaboration among Germany, Switzerland, Spain and Japan. GALA 
measures a distance between the spacecraft and the surface of the icy moons, and scientific data will essen-
tially contribute to reveal geological and geodetic characteristics of the icy satellites Europa, Ganymede 
and Callisto, with synergy among other instruments. Here, we briefly describe the scientific objectives. 

ᮌᫍị⾨ᫍ᥈ᰝィ⏬ JUICE 㸬JUICEࡿ࠶㐍⾜୰࡛ࡀഛ‽ࡢ ࡛⏬ᆺィࡢḢᕞᏱᐂᶵ㛵ᑟࡣ

㸪2022ࡾ࠶ ᖺᡴࡆୖࡕ㸪2029 ᖺᮌᫍ⣔฿╔㸪ࣃ࢚࡚ࣟ࢘ࡋࡑ㸪ࢺࢫࣜ࢝㸪ࣛࣇࡢࢹ࣓ࢽ࢞

㸪2032࡚⤒ࢆࣂ ᖺࢆࢹ࣓ࢽ࢞ࡣ࿘ᅇࡿࡍ㌶㐨ᢞධࡿࢀࡉ㸬ᡃࡣࠎ JUICE ࣮ࣞࡿࡍᦚ㍕

㧗ᗘィࢨ GALA 㸬GALAࡿ࠸࡚ࡵୗ࡛㐍ࡢᑟ࣮ࢱࣥࢭ⯟✵Ᏹᐂࢶࢻ㸪ࢆ㛤Ⓨࡢ JUICEࠕ㸪ࡣ
ゎ᫂ࡢ㐍ࡢኳయࡓࢀࡉᨭ㓄㸪ị࠸ᢸࢆᮏ㉁ⓗᙺࡢ᥈ᰝ࠘ࡢᒃఫྍ⬟㡿ᇦ⏕ࠗࡿࡆᥖࡀ

ྍḞ࡞ሗ࡚ࡵึୖྐࢆ⋓ᚓࢆࡇࠖࡿࡍ┠ⓗ㸪ୡ⏺ึࡢị⾨ᫍࢨ࣮ࣞࡢ ㊥࠺⾜ࢆ㸬 
ᒎࡢࢼࢸࣥ㸪ࡀࡓࡗ⾜ࢆㄪᰝࣂࣛࣇࡀ᥈ᰝᶵ࡚࢜ࣞࣜ࢞ࡘ㸪ࡣ࡚ࡋᑐᫍ⾨ࡢࡽࢀࡇ

㛤ኻᩋྲྀࡽࣝࣈࣛࢺࡢࠎᩘࡢ࡞ᚓࢱ࣮ࢹ㔞ࡀ㝈ᐃࡃ࡞࡛ࡅࡔࡓࢀࡉ㸪ࣂࣛࣇほ ࠺࠸

ไ⣙ࡢࢱ࣮ࢹࡽ⾲㠃⿕そ⋡ࡸ✵㛫ゎീᗘࡀᴟ࡚ࡵ༑ศ࡛ࡿ࠶㸬JUICE ๅ᪂ᮏ㉁ⓗࢆࢀࡇࡣ

 㸬ࡿࡍᢕᥱࢆᐜࡢࡑ࡚ࡗࡼ ᫍ࿘ᅇほ⾨ࡢ࡚ࡵึୖྐࡣ࡚ࡋᑐࢹ࣓ࢽ࢞≉㸪ࡋ
GALA ࢚⌫㸪ࡣ࡛ࢹ࣓ࢽ࢞㸦ࡿᚓࢆᆅᙧሗࡢᫍ⾨࡚ࡗࡼ㊥ ࢨ࣮ࣞࡢᫍ㛫⾨᥈ᰝᶵࡣ

㸪ịࡁᢕᥱ࡛ࡀศᕸᆅᙧᙧែ࡞ከᵝࡾࡼࢀࡇ㡿ᇦ㸧㸬ࣂࣛࣇࡣ࡛ࢺࢫࣜ࢝ࡧࡼ࠾ࣃࣟ࢘

⾨ᫍࡢᆅ㉁άື㸦ịࢫࢡࢽࢺࢡࢸ㸧ࡢ⌮ゎࡀ㣕㌍ⓗࡃ࡞࡛ࡅࡔࡿࡍୖྥ㸪ࡢࡑάືᵝᘧࢣࢆ

㓟ሷ㖔≀࡛ࢀࡑࡢᑐẚ࡛ࡇࡿࡍ㸪ᆅ⌫ࡢࢫࢡࢽࢺࢡࢸࢺ࣮ࣞࣉࡢ⪃ᐹࡿࡀ⧄ࡶ㸬ࡓࡲ㸪

ᮌᫍࡢࡽ₻ộຊࡿࡼኚᙧ㔞ࡸᅇ㌿ኚືࡢ ᐃࢆ࡞㏻࡚ࡋᆅୗᾏࡢᏑྰྍࡿࡁูุ࡛ࢆ⬟ᛶ

ᙉᗘࡢࢫࣝࣃᑕࡢࢨ࣮ࣞࡽࡉ㸬ࡿࡍୖྥࡃࡁࡀ⢭ᗘࡢᅉᏊࡿࢃ㛵㸪ෆ㒊ᵓ㐀ࡿ࠶ࡀ

ࡸ⋠㠃ᑕ⾲ࡢἼ㛗࡛ࢨ㸪࣮ࣞࡣ≦ᙧ 10 m つᶍࡢ⾲㠃⢒ᗘࢆᫎࡵࡓࡿࡍ㸪⾲㠃ࡢ㢼㣗

 㸬ࡿࡁ࡛ࡀࡇࡿᚓ࡚ࡋࢱ࣮ࢹ࠸࡞ࡋ౫Ꮡ௳ほ ᮲ࡢ࡞᪥ᑕゅࢆሗࡢᡂ⤌ࡸᗘ⛬ࡢ
GALA 㛵ෆ㒊ᵓ㐀࡞ᆅୗᾏ࡚ࡋࡑ㠃⤌ᡂ㸪⾲ࡸࢫࢡࢽࢺࢡࢸịࡍࡽࡓࡶ᥋ⓗ┤ࡀ ほࡢ

㸪ࡤ࠼㸬ࡿࡁ࡛ࡀࡇࡿᚓࢆᐹ⪄࡞ⓗ║「࡛ࡇࡿࡍ㐃ᦠࢱ࣮ࢹᦚ㍕ᶵჾࡢ㸪ࡣሗࡿࡍ

㸪GALAࡣࢱ࣮ࢹീ⏬ࡿᚓࡀ㸦JANUS㸧࣓ࣛ࢝ 㠃ᆅ㉁⾲࡞㠃ⓗࢆሗࡢ㸪Ⅼࡋᐃ≉ࢆ⨨ィ ࡢ

ࡢࢲ࣮ࣞࡿࡍ㏱㐣ࢆ㸪ịᒙࡓࡲ㸬ࡿ࠶㐃ᦠᶵჾ࡛࡞㔜せࡶ᭱ࡿࡆ⧄ゎ⌮ࡢ RIME  㔜ຊሙࡸ

ᐃ࠺⾜ࢆ 3GM ⣸እീศගࡸ㸪ྍど࣭㏆㉥እീศගィ㸦MAJIS㸧ࡋᐤᢕᥱ≦⏘ࡢᆅ㉁ࡣ

ィ㸦UVS㸧㸪࣑ࣜࣈࢧἼほ ჾ㸦SWI㸧ࡣᵝ࡞ࠎἼ㛗࡛⾲ᒙࡢ⤌ᡂ㛵ࡿࡍሗࢆᚓࡿ㸬☢ຊィ

㸦J-MAG㸧ࡣᮌᫍ☢ሙࡢኚືక࠺⾨ᫍࡢ㟁☢ឤᛂࡋ࣮ࢱࢽࣔࢆ㸪࣐ࢬࣛࣉ⎔ቃほ ࢪ࣮ࢣࢵࣃ

㸦PEP㸧ࡸ㟁Ἴ࣭࣐ࢬࣛࣉἼືほ ჾ㸦RPWI㸧ࡿࡼほ ࢆࢺ࣮࣏ࢧࡢᚓ࡚ᆅୗᾏࡢつᶍࡸ⤌

ᡂ㸦㟁Ẽఏᑟᗘ㸧ࢆไ⣙ࡿࡍ㸬࠺ࡼࡢࡇ GALA ࣮ࢹࡿࡍᚓྲྀࡀ㸪ᶵჾࡣࢱ࣮ࢹ ほࡿᚓࡀ

 㸬࠺ᢸࢆⓗᙺࢺ࣮࣏ࢧࡣ࠸ࡿ࠶┙ᇶࡢᏛ┠ᶆ⛉ࡢࡽࢀࡑ㸪࠸ྜࡋ㛵ಀᐦ᥋ࢱ
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JUICE/GALA-J (3): JUICE搭載ガニメデレーザー高度計 
（GALA）における回線設計・性能モデルシミュレー

ション 
JUICE/GALA-J (3): Performance model simulation of Ganymede Laser Altimeter (GALA) for the 

JUICE mission 
 
○石橋高 1，竝木則行 2,3，荒木博志 2,3，野田寛大 2,3，小林正規 1，塩谷圭吾 3,4，尾崎正伸 3,4， 
水野貴秀 3,4，齋藤義文 4，東原和行 4，押上祥子 5，鹿島伸悟 2，木村淳 6，小林進悟 7， 

Gregor Steinbruegge8，Alexander Stark8，Christian Althaus8，Simone del Togno8， 
Kay Lingenauber8，Hauke Hussmann8  

1千葉工業大学，2国立天文台，3総合研究大学院大学，4宇宙航空研究開発機構， 
5工学院大学，6東京工業大学，7放射線医学総合研究所，8ドイツ航空宇宙センター 

 
 

2022 年に打ち上げ予定の JUICE に搭載されるレーザ高度計 GALA は，木星の氷衛星ガニ
メデの周回観測およびエウロパのフライバイ観測を行う．GALA は，ドイツ，日本，スイス，
スペインのチームによる国際協力のもとに開発が進められている．GALA は，パルスレーザ
を照射し，その反射光を観測することで，測定対象と探査機間の距離を測定する． 

GALA の開発を行うにあたり，GALA 各モジュール間のインターフェース条件への要求を
明確化する必要がある．そこで我々は，BELA（Bepi-Colombo Laser Altimeter）の性能評価モ
デルをベースとして GALA の性能評価モデルを構築した．そして，GALA の性能がレーザ
の誤検知率（PFD）や測距精度についてのミッション要求を満たすよう設計へ反映するため
に，性能評価モデルを用いた回線計算を行ってきた．GALA のミッション要求は，以下の 4
つに集約される：（1）エウロパフライバイにおいて PFD 0.2 以下．（2）ガニメデの最悪観
測条件下で測距精度 10 m以下かつ PFD 0.2以下．（3）ガニメデのノミナル観測条件下で測
距精度 2 m以下かつ PFD 0.1以下．（4）ガニメデの最良観測条件下で測距精度 1 m以下か
つ PFD 0.1 以下．これまでの検討では，想定されている観測条件下において，上記のミッ
ション要求が満たされることが確認された（荒木ほか，JpGU 2016）．ただし，GALA の受
光センサであるアバランシェフォトダイオード（APD）の性能については，放射線試験ほか
の各種試験が未実施であったため，カタログ値や文献値などを使用していた． 
今回は，性能評価モデルに，APD の放射線試験による性能劣化後の性能を取り込み，よ

り現実的な性能評価を行った．JUICEの放射線環境下で APDが受ける線量を 2 MeVの電子
線および 50 MeVのプロトン照射で模擬し照射後の暗電流および光電流を測定した（APDの
放射線試験の詳細については小林ほかによる発表「JUICE/GALA-J (4): JUICE 搭載ガニメデ
レーザー高度計（GALA）におけるエレクトロニクス・検出器関連開発」を参照のこと）．
測定データより APD 性能に関する各パラメータ（ゲイン，量子効率，過剰雑音指数，表面
暗電流，バルク暗電流）を求め，それらを GALA の性能評価モデルに入力した．その結果，
放射線による APD 性能劣化後も，GALA の現在の設計は，上記のミッション要求を満たす
ことが確認された． 
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JUICE/GALA-J (4): JUICE 搭載ガニメデレーザー高度計 

(GALA) におけるエレクトロニクス・検出器関連開発 

JUICE/GALA-J (4): Electronics and detector development for Gany-

mede Laser Altimeter (GALA) for the JUICE mission 
 
○小林 正規 1，奥平 修 1，石橋 高 1，藤井 雅之 2，塩谷 圭吾 3,5，田澤 誠一 4，竝木則行 4,5，

荒木 博志 4,5，野田 寛大 4,5，尾崎 正伸 3,5，水野 貴秀 3,5，齊藤 義文 3,5，東原 和行 3， 

山脇 敏彦 3，木村 淳 6，小林 進悟 7，フスマン・ハウケ 8，リンゲンアウバー・カイ 8， 

ベンケ・トーマス 8，デルトーニョ・シモーネ 8，カーレンバッハ・ライナールト 8 

1千葉工業大学，2FAMサイエンス，3宇宙科学研究所，4国立天文台，5総研大， 

6東京工業大学，7量子科学技術研究開発機構・放医研，8ドイツ航空宇宙研究センター 

 

2022 年打ち上げ予定の ESA 木星探査計画(JUICE; JUpiter ICy moons Exploler) でレー

ザ高度計(GALA,Ganymede Laser Altimeter) の搭載が予定されている．GALAは高度 500km

の円軌道に入って，ガニメデの地形や木星重力による潮汐変形を調べる． 

GALA はドイツ，日本，スイス，スペインの 4 国で共同開発され，日本チームはレーザ反

射光受信光学系のうち，バックエンド光学系(BEO)，APDセンサモジュールおよび APDモジ

ュールを収める焦点面アセンブリ(FPA)，そしてアナログ信号処理モジュール(AEM)の開発を

担当している． 

APDモジュールは，APDセンサ，プレアンプ（トランスインピーダンスアンプ，TIA），温

度センサ，ペルチエ素子を含むハイブリッド ICで構成されている．TIAの出力信号の帯域

は 100MHzである．一方 AEMは APDモジュールからの信号波形のアナログ-デジタルサンプリ

ング，APDモジュールに対する高圧電圧供給，温度安定制御などを行う．GALAは，受光した

光信号の波形にデジタル処理を施すことで微小な受光信号の検出を可能にしている． 

現在，APDモジュールで使われる APDセンサの放射線耐性を調べる試験や，開発課題をク

リアするために AEMのブレッドボードモデルを製作して，設計検討を進めているところであ

る．本講演では，APDモジュールと AEMの開発について状況を説明する． 
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JUICE/GALA-J (5) : JUICE ᦚ㍕䜺䝙䝯䝕䝺䞊䝄䞊㧗ᗘィ (GALA) 
䛾㏫䝰䞁䝔䜹䝹䝻ἲ䛻䜘䜛ᨺᑕ⥺ᦆയホ౯ 
 

JUICE/GALA-J (5): Radiation damage estimation by reverse Monte 
Carlo simulation for Ganymede Laser Altimeter (GALA) for the 
JUICE mission 
 
żᑠᯘ㐍ᝅ 1, DelTogno Simone2, ᑠᯘṇつ 3, ᑿᓮṇఙ 4,5, ሷ㇂ᆂ࿃ 4,5, Ỉ㔝㈗⚽ 4,5, 㰻⸨⩏ᩥ 4, 

ᮾཎ⾜ 4, Ᏹ㒔ᐑ┿ 4, ▼ᶫ㧗 3, ୪ᮌ๎⾜ 5,6, Ⲩᮌ༤ᚿ 5,6, 㔝⏣ᐶ 5,6, 㮵ᓥఙᝅ 6, 
ᢲୖ⚈Ꮚ 7, ᮌᮧ῟ 8, Lingenauber Kay2, Althaus Christian2, Hussmann Hauke2 

 
1. 㔞Ꮚ⛉Ꮫᢏ⾡◊✲㛤Ⓨᶵᵓᨺᑕ⥺་Ꮫ⥲ྜ◊✲ᡤ㻌  2. 䝗䜲䝒Ᏹᐂ⯟✵䝉䞁䝍䞊  
3. ༓ⴥᕤᴗᏛᝨᫍ᥈ᰝ◊✲䝉䞁䝍䞊㻌  4. Ᏹᐂ⯟✵◊✲㛤Ⓨᶵᵓ 5. ⥲◊  
6. ᅜ❧ኳᩥྎ 7. ᕤᏛ㝔Ꮫ 8. ᮾிᕤᴗᏛᆅ⌫⏕◊✲ᡤ 

 
ᮌᫍ☢Ẽᅪ䛿㧗㏿㟁Ꮚ䜢ᡂศ䛸䛩䜛ᨺᑕ⥺⎔ቃ䛸䛺䛳䛶䛚䜚䚸ཌ䛥 10 mm䛾䜰䝹䝭ᯈ㐽ⶸ䛾ୗ䛷䚸

JUICE䝭䝑䝅䝵䞁ᮇ㛫୰ 570 krad䠄Ᏻಀᩘ2䠅䛸㠀ᖖ䛻㧗䛔⥺㔞䛜ண䛥䜜䛶䛔䜛[1]䚹䜺䝙䝯䝕䝺䞊䝄

䞊㧗ᗘィ䠄GALA䠅䛾ᛶ⬟䜢☜ಖ䛩䜛䛯䜑䛻䛿㐺ษ䛺ᨺᑕ⥺㐽ⶸ䛜ᚲせྍḞ䛷䛒䜚䚸ᡃ䚻䛿GALA
䛾ᨺᑕ⥺㔞䜢ᩘ್ィ⟬䛻䜘䜚ホ౯䛧䛶䛝䛯[2]䚹䛧䛛䛧䚸䛣䜜䛻䛿GALA䛜ᦚ㍕䛥䜜䜛JUICE⾨ᫍ⟂య䛻

䜘䜛㐽ⶸຠᯝ䛿ྵ䜎䜜䛶䛔䛺䛛䛳䛯䚹JUICE⾨ᫍ䠄᭱~101m䠅䛾ෆ㒊䛷䛾䚸ᒁᡤ㡿ᇦ䠄~10-5–10-1m䠅䛷

䛾ᨺᑕ⥺䛻䜘䜛䜶䝛䝹䜼䞊㔞䜢ィ⟬䛧䛺䛡䜜䜀䛺䜙䛺䛔䛯䜑䚸㏻ᖖ䛾䝰䞁䝔䜹䝹䝻ἲ䛻䜘䜛ᨺᑕ⥺

㍺㏦ィ⟬䛷䛿ከ䛺ィ⟬䝸䝋䞊䝇䛜ᚲせ䛷䛒䛳䛯䛣䛸䛜⌮⏤䛷䛒䜛䚹䛭䛣䛷䚸JUICE⾨ᫍ䛾㐽ⶸຠᯝ䜢

ྵ䜑䚸䛛䛴ィ⟬㔞䜢ῶ䜙䛩䛯䜑䛻䚸㏫䝰䞁䝔䜹䝹䝻ἲ䜢⏝䛧䛯ᨺᑕ⥺㔞ィ⟬䝁䞊䝗䜢Geant4.10.02 [3]
䜢⏝䛧㛤Ⓨ䛧䛯䚹䛣䛾䝁䞊䝗䛾䝧䞁䝏䝬䞊䜽䚸䛚䜘䜃䚸䛾䝋䝣䝖䜴䜵䜰䛾ィ⟬⤖ᯝ䛾ẚ㍑䜢⾜䛺䛳䛯䚹

䜎䛯䚸䝺䞊䝄䞊ཷග㒊䛾䝺䞁䝈䛸ᅇ㊰ᇶᯈୖ䛾3ḟඖ⥺㔞ศᕸ䛾ィ⟬䛧ホ౯䜢㐍䜑䛶䛔䜛䚹 
 
The Jovian magnetosphere is a severe radiation environment with high-energy electrons. The radiation 

dose during JUICE mission is expected to be 570 krad (factor of safety is 2) at a point behind an aluminum 
board shielding with a thickness of 10 mm [1] and an appropriate radiation shield was essential. We have 
evaluated the radiation dose of the Ganymede Laser Altimeter (GALA) by numerical calculations to secure 
performance of it [2]. However, a shielding effect by the JUICE satellite body has not been included in it, 
because much computation time is required for a normal Monte Carlo method to calculate an energy 
deposition in a very small part (~10-5–10-2m) in the large JUICE satellite (maximum ~101m). Therefore a 
new simulation code based on a reverse Monte Carlo method was developed by using Geant4.10.02 library 
[3] to reduce calculation time and to estimate the radiation dose including the shielding effect of the JUICE 
satellite body. This code was benchmarked and compared to other ones. The three-dimensional 
distributions of radiation dose in lens of the laser receiver of the GALA and the circuit board were also 
calculated and evaluated. 
 
[1] K. Lingenauber, The Ganymede Laser Altimeter (GALA) on ESA’s JUICE mission: Overview of the 

instrument design, International Workshop on Instrumentation for Planetary Missions (IPM-2014),㻌 Nov. 
5 (2014) NASA GSFC.  

[2] S. Kobayashi et al., JUICE/GALA-J (5): Radiation analysis for Ganymede Laser Altimeter (GALA) for 
the JUICE mission, Japan Geoscience Union Meeting 2016, May 20-25 (2016) Makuhari Messe, Chiba.  

[3] S. Agostinelli et al., Geant4—a simulation toolkit, Nucl. Instr. and Meth. A506 (2003) 250–303.  
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JUICE/GALA-J (6) : JUICE 搭載ガニメデレーザ高度計 (GALA) 

における受光部の光学/構造/熱設計 
   

JUICE/GALA-J (6): Optical/Structural/thermal design for the receiver part of GALA 
 
 
 

   

○ 塩谷圭吾 1, 2, 小林正規 3, 石橋高 3, 小林進悟 4, 鹿島伸悟 5, 宇都宮真 5, 岩村哲 6, 飯田光人 7,  

松本吉昭 7, 藤井雅之 8, 藤代尚文 9, 山室智康 10, 尾崎正伸１. 2,  水野貴秀１, 2,  斎藤義文１,  

東原和行１, 山脇敏彦１, 並木則行 5, 2 , 荒木博志 5, 2, 野田寛大 5, 2, 押上祥子 11, 木村淳 12,  

Christian Althaus13, Simone DelTogno13, Kay Lingenauber13, Hauke Hussmann13 

 

 

宇宙科学研究所 1, 総研大 2、千葉工大 3, 放射線医学総合研究所 4, 国立天文台 5, MRJ6,  

PTI7, FAMサイエンス/明星電気 8, アストロオプト 9, オプトクラフト 10, 

工学院大 11, 東工大地球生命研究所 12,ドイツ航空宇宙センター13 
 

We present Optical/Structural/thermal design for the receiver part (backend optics: BEO + detector module:  
FPA) of the Ganymede Laser Altimeter (GALA) for the Jupiter Icy Moon Explorer (JUICE) mission.  

Thermal environment of GALA is unique: The receiver telescope and some parts are cooled to 
intermediately cryogenic temperature by radiation to the cold surface of Ganymede and deep space while the 
APD has to be kept at 25 ± 0.1 degree in its operation time. Many parts of GALA are warmed by self-heating. 
Furthermore, GALA repeats observation time of 16 hours and data downlink time of 8 (power for observation 
is off) hours. So the thermal environment is dynamic. Constraints of volume and mechanical interface is also 
severe issue for design. Nevertheless, GALA have to keep stability of optical performance, especially 
absolute agreement of the optical axis of the emitter and the receiver and to the spacecraft coordinate system. 
Radiation shield also has to be mandatory.  

Considering these conditions, we are carrying out design of optics, structure and thermal design for the 
receiver part (BEO + FPA). The current baseline design, the BEO is simply consisting of a collimator lens, 
a narrow band-pass filter, a focusing lens supported without adhesive. Stainless SUS316 is used for the 
structural material of both BEO and FPA in order to minimize thermal expansion mismatch and good 
radiation shielding. A tolerance analysis was carried out and realistic error budget was allocated. Iterative 
studies of thermal analysis of whole GALA and the optical/thermal/structural design is ongoing.   

 
JUICE 搭載ガニメデレーザ高度計（GALA）における受光部（後置光学系 BEO および検出器モジュール

FPA）の光学/構造/熱設計について示す。 

GALA の熱環境は特殊である。まず、受光望遠鏡はガニメデ表面および深宇宙への熱輻射により

冷却される。いっぽう APD 検出器は 25±0.1 ℃を保って運用する必要がある。GALA の各部は電量

消費による発熱がある。更に、GALA は 16 時間の観測の後、8 時間をデータ転送に当て、その間は

観測機能の電力はオフになるため、熱環境は動的である。設計における空間的制約、機械的インターフ

ェースの制約も厳しいものになっている。 

このような条件を考慮しつつ、GALA 受光部（BEO＋FPA）の設計を進めている。シンプル化を追求

した光学系は、ピンホール、コリメートレンズ、狭帯域フィルター、結像レンズ、の 4 つ（だけ）の光学的

素子から成る。これらの光学素子の固定に接着剤は用いない。BEO, FPA の筺体の材料は、熱膨張率

のミスマッチを最小化し、放射線遮蔽能力も考慮して SUS316 で統一する。光学的トレランスについて

解析して、現実的な誤差配分を定めることが出来た。現在、受光部の設計を GALA 全体での熱解析に

取り込み、結果をフィードバックしつつ、設計を収束させているところである。 
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重力天体着陸探査に向けた元素分析装置「能動型蛍

光 X線分光計」の開発 

The development of Active X-ray Spectrometer for 

future lunar and planetary landing explorations 
 
○長岡 央 1，長谷部 信行 1，柴村 英道 1，内藤 雅之 1，天野 嘉春 1，太田 亨 1， 

Fagan Timothy1 

1早稲田大学 

 

天体の元素組成はその起源と進化を明らかにする上で、質量や半径などの物理量と共に重要な

情報である。今後の惑星探査では、周回機による全球的な探査と併せて、科学的に特に特徴的で

興味深い領域への着陸探査が同時に行われると考えられる。将来の惑星探査では、表層に着陸し、

その場の元素情報を高精度で取得可能な元素分析装置の開発が必要である。着陸探査にて有効

的な手法の一つが、蛍光 X 線分析であり、今までに米国の火星着陸探査や中国の月着陸探査に

て広く用いられ、その場の元素組成を取得した。しかし、これらの探査で用いられた X 線発生装置

には、放射性同位体が用いられており、日本での探査ではその使用が非常に困難である。 

我々は、将来の惑星着陸探査に向けて能動型蛍光 X 線分光計（AXS）の開発を進めている。

AXS は、能動型の X 線発生装置とシリコンドリフト検出器（SDD）を組み合わせた元素分析装置で

あり、蛍光 X 線分析により着陸地周辺の元素分析を行うことを目的とする。１）発生装置には焦電

結晶を用いる。焦電結晶は、温度変化を与えることで自発分極が引き起こされ、結晶表面に非常に

高い電場が形成される。発生装置は焦電結晶とペルチェ素子、金属ターゲットから構成され、これら

を低圧ガスで封入する。ペルチェで結晶に温度変化を与え、生じた電場により容器内で発生した電

子は加速され、金属ターゲットもしくは結晶に衝突し、それぞれの特性 X線が発生する。この特性 X

線を利用して、蛍光 X 線分析を行う。焦電結晶型の発生装置を宇宙用として新たに用いることで、

小型省電力でかつ放射性物質を用いないという点が特徴的である。しかし、現状での焦電結晶型

発生装置にはその強度が弱いという問題点があり、宇宙探査用に十分な強度が得られるよう入射

X 線の高輝度化に関する研究を進めてきた。２）SDD の大面積化と窓厚の薄化への試みによる蛍

光 X線の高感度化と、Na以下の軽元素測定への対応も検討していく必要がある。 

本発表では、我々が提案する AXSの概要と現在の開発状況について報告する。 
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ソーラー電力セイルによるトロヤ群小惑星の探査計画 

○岡田達明 1,9，癸生川陽子 2，青木順 3，伊藤元雄 4，河井洋輔 3，薮田かおる 3，矢野創 1，岡本千里 5， 

中村良介 6，Jean-Pierre Bibring7，Stephan Ulamec8，大槻真嗣 1，松本純 1，岩田隆浩 1，森治 1， 

ソーラー電力セイル・サイエンスチーム 

   1JAXA宇宙科学研究所，2横浜国立大学，3大阪大学， 4JAMSTEC高知コア研究所，5神戸大学，  

6産業技術総合研究所，7フランス宇宙物理学研究所（IAS），8ドイツ航空宇宙センター（DLR），9東京大学 

 

ソーラー電力セイル（SPS）による木星トロヤ群小惑星の探査計画（2016 年 8 月に WG 活動を終了、

Phase-Aスタディに移行）について、科学観測の概要と搭載観測機器の検討状況を報告する。 

SPS は次期中型宇宙探査ミッション候補の工学実験探査機である。世界初の宇宙ヨット「イカロス」で

実証されたソーラーセイルの薄膜帆を大面積太陽電池として発電しつつ、「はやぶさ」「はやぶさ２」で培

われた技術の延長である増強型イオンエンジンを駆動するハイブリッド推進システムにより、超低燃費で

外惑星系にまで至る宇宙航行を行う。打ち上げから約 5 年で木星に到達し、重力アシストによってトロヤ

群小惑星に向かう軌道に投入し、さらに数年後にトロヤ群小惑星にランデブーする。合計 10 年を超える

クルージング期間中を活かした科学観測も実施する。黄道光の原因となるダスト帯の外側に出て、赤外

線バックグラウンドを数桁下げた条件で赤外線宇宙観測を実施するほか、太陽系内ダストの動径方向

の空間分布測定やその磁場観測と組み合わせて磁場・ダストの相互作用を調査する。さらに地球との超

長基線を利用したガンマ線偏光観測などを行うことを検討している。 

木星トロヤ群小惑星に到着後は、高度 1000km（～数 100km）に滞在し、望遠撮像および赤外分光撮

像によるグローバルマッピングを行い、小惑星の形状、自転状態、表面地形、熱物性のほか、水質変成

度や物質同定を行う。次に低高度に降下し、重力計測や平均密度などを調べ、かつ高解像度マッピング

を行って着陸地点の選定を行う。さらに高度 1km まで降下し、100kg 級の着陸機を投下する。着陸後に

パノラマ撮像による周辺地形調査、赤外分光撮像による物質調査、直下のマクロ撮像等による地盤調

査を行う。次に、表層および地下数 10cm（最大 1m）の試料を採取し、複数の試料ケースに収納する。採

取試料の一部は顕微分光撮像し、粒子単位での物質同定を行う。大部分の試料は順に加熱して揮発性

成分を取り出し、熱分解や GC を通して質量分析を行い、同位体比（D/H、15N/14N、等）や有機物等のガ

ス分子の同定を行う。また、一部の試料は地球帰還用であり、着陸機が再浮上して母船とドッキングし、

試料を受け渡し、打ち上げから約 30年後にサンプルリターンを行う構想である。 

トロヤ群小惑星は木星軌道域の主に D 型天体であり、人類未踏地にある天体の素性を調べること自

体が興味深い。また、太陽系内物質分布を調べるための重要な一要素である。それに加えて、太陽系

形成過程に制約を与える可能性が期待される。最近の太陽系形成モデルでは、巨大惑星が動径方向

に移動する説が提唱されている（e.g., Morbidelli et al. 2005; Walsh et al., 2011）。特に Niceモデルでは巨

大惑星の移動に伴って EKBO 天体が重力散乱され、その一部が太陽系内側に移動する結果、木星のト

ロヤ群として捕獲されたり、地球や月にまで降下（重爆撃）すると説明される。この場合、トロヤ群小惑星

は木星領域起源ではなく、太陽系外縁部起源の同位体比の特徴を示す（Marty et al., 2012）と考えられ、

太陽系形成モデルの検証に寄与するであろう。 
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