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ՐͷԽֶ

⃝٢࡚ ߉ 1, William F. McDonough1,2,3

1౦େֶ ཧֶڀݚՊ ֶઐ߈
2Department of Earth Science, University of Maryland, College Park

3౦େֶ χϡʔτϦϊՊֶڀݚηϯλʔ

ܕٿͷԽֶɼͦͷܗਐԽաఔΛཧղ͢Δ্ͰॏཁͳࢦඪͱͳΔɻٿখͷ
࣭ྔͷ 9ׂҎ্ݩੑൃشૉ (Mg, Si, Fe, Al) ͷࢎԽۚଐ͔ΒΓɼ·ͨݩੑൃشૉ (K,

S) ͷଘࡏఱମͷਐԽաఔʹେ͖͘Ө͢ڹΔɻैདྷͷՐԽֶϞσϧ [1]ɼՐͱ
ૉ࣭ίϯυϥΠτؒͰݩੑൃشૉଘࡏ͕͍͠ͱԾఆ͍ͯͨ͠ɻ͔͠͠ɼݩੑൃشૉͷ
 (Mg/Si, Al/Si) ɼૉ࣭ɾඇૉ࣭ίϯυϥΠτٿͷؒͰҟͳΔ͜ͱ͕ΒΕ͓ͯΓ
[2]ɼ্هͷԾఆෆదͰ͋ΔɻզʑɼٿͷԽֶϞσϦϯά [2]ͷख๏ʹ฿͍ɼ্هͷԾ
ఆΛ༻͍ͣʹɼՐᯁੴ୳ࠪػͷཧɾԽֶσʔλʹͮ͘جՐͷԽֶϞσϧΛߏஙͨ͠ɻ

զʑͷՐԽֶϞσϧɼݩੑൃشૉ͕Րͱૉ࣭ίϯυϥΠτͰҟͳΔ͜ͱΛࣔ
ࠦ͢ΔɻՐٿͱಉ༷ʹɼଠཅܥଆ༝དྷͷඇૉ࣭ίϯυϥΠτʹൺɼΑΓଠཅܥॳظ
ʹΑΓఔখ͍͞ͷͷɼՐٿΒΕΔɻ͑ߟΜͩͱࠐ࣭Λଟ͘औΓੑൃشͨ͠ܗʹ
͓͍ͯੑൃشͷݩ͍ߴૉ΄Ͳׇ͍ͯ͠ރΔ͜ͱ͕ೝΊΒΕΔɻՐதͷݩੑൃشૉͷ૬ରଘࡏ
ɼՐᯁੴͷಉҐମ ݩͷޙɼఱମूੵׇރૉͷݩੑൃشͱɼՐʹ͓͚Δͮ͘جʹ[3]
ૉৠൃͰͳ͘ɼӢதͷݩૉͷෆશॖڽΛө͍ͯ͠ΔͱΈΒΕΔɻՐ͕ٿʹൺൃش
͍ͯͨ͠ܗૉʹΉͷɼӢΨε͕ফࣦ͢ΔલʹՐ͕ݩੑ [4, 5]ͨΊͰ͋ΔՄੑ͕͋Δɻ

ͱɼՐۚଐ֩ͷͮ͘جʹૉͷܽఔݩ͍ߴͷੑൃش Sؚ༗ྔ 4 wt%ఔͱ੍͞Εɼ͜Ε
طଘͷՐԽֶϞσϧ (> 10 wt% S) [1] ʹൺང͔ʹ͍ɻՐͷԽֶతɾཧతʢ࣭ྔɼີ
ɼ෦Ϟʔϝϯτʣಛੑʹ߹తͳఱମ෦ߏϞσϧɼՐͷۚଐ֩ͷີ͕͍͜ͱΛ
ࣔࠦ͢ΔͨΊɼSʹՃ͑OͱHۚଐ֩தʹؚ·Ε͍ͯΔͱΈΒΕΔɻ·ͨɼՐͷۚଐ֩ఱ
ମ࣭ྔͷ 24%ΛΊɼͦͷܘ 1740 kmͰ͋ΔͱੵݟΒΕΔɻՐதͷ์ࣹੑݩૉྔ͔Βݟ
ੵΒΕΔՐશٿͷUreyൺ (0.81) ɼٿશٿͷ (0.43) [6]ΑΓ͘ߴɼՐͷ࢝ݪͷେ
෦͕طʹࣦΘΕͨ͜ͱΛࣔࠦ͢ΔɻՐͱٿͷԽֶΛൺֱ͢Δ͜ͱͰɼϋϏλϒϧ
ͷܗ੍͕݅͞ΕΔͱظͰ͖Δɻ

[1] H. Wänke, G. Dreibus, Philosophical Transactions of the Royal Society of London. Series A, Mathe-
matical and Physical Sciences 349, 285 (1994).

[2] W. F. McDonough, S.-s. Sun, Chemical Geology 120, 223 (1995).

[3] R. C. Paniello, J. M. D. Day, F. Moynier, Nature 490, 376 (2012).

[4] N. Dauphas, A. Pourmand, Nature 473, 489 (2011).

[5] H. Wang, et al., Science 355, 623 (2017).

[6] C. Jaupart, S. Labrosse, F. Lucazeau, J.-C. Mareschal, Treatise on Geophysics (Second Edition),
G. Schubert, ed. (Elsevier, Oxford, 2015), vol. 7, pp. 223 – 270.
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ͱڧμετͷҾுۭܺߴ
ԁ൫ͰͷճసʹΑΔഁյܥ࢝ݪ

⃝ୢഅ ະࠫࢠ 1,2ɺยԬ ষխ 2ɺాத ल 3

1౦ژେֶཧֶڀݚܥՊఱจֶઐ߈ɺ2ཱࠃఱจɺ3౦େֶཧֶڀݚՊఱจֶࣨڭ

ɹۙɺ࢝ݪܥԁ൫ͰϛϦภޫ์ࣹ͕؍ଌ͞Ε͍ͯΔɻͦͷ͏ͪͷ͍͔ͭ͘ɺྻͨ͠
͍μετͷ์ࣹͱͯ͠ղऍ͞Ε͓ͯΓɺ͜ͷྻʹμετͷճసӡಈ͕ඞཁͰ͋Δɻࡉ
ۭؒؒʹ͓͍ͯɺμετ͕ࣹѹʹΑΔτϧΫͰճసӡಈ͠ɺͦͷԕ৺ྗʹΑΓഁյ͞ΕΔՄ
ੑ͕ࢦఠ͞Ε͍ͯΔ (Hoang 2019, ApJ, 876, 13)ɻ͜ͷաఔͰɺճసӡಈʹΑΔԕ৺ྗɺ͢ͳ
ΘͪҾுԠྗ͕μετʹͨΒ͖ɺͦΕ͕μετࣗମͷҾுڧΑΓେ͖͘ͳΔͱ྾͢Δɻ
ɹͦ͜Ͱզʑɺμετू߹ମͷҾுڧΛணNମࢉܭͰٻΊɺੑߏཻࢠܘΛ༻͍
ͯఆࣜԽ͠ɺͦΕΛ༻͍ͯԁ൫Ͱμετ͕ճసʹΑΓഁյ͞ΕΔ͔Ͳ͏͔ௐͨɻͦͷࡍɺμε
τͷճసӡಈͷۦಈݯͱͯ͠ɺࣹѹͱԁ൫ΨεͷϥϜѹʹΑΔτϧΫΛྀͨ͠ߟɻμετͷճ
సӡಈपғͷΨεͱೃછΉ͜ͱͰݮਰ͢ΔͱԾఆ͠ɺฏߧঢ়ଶʹ͋ΔճసपظΛٻΊ (ਤ ɺ(ࠨ1
ͦͷͱ͖ͷԕ৺ྗ͔ΒҾுԠྗΛٻΊͨɻͦͷ݁Ռɺମੵॆర͕ 10−2ҎԼͰ͋Δۭܺߴͷμ
ετɺ࣭ྔ͕͓Αͦ 108 gҎ্Ͱ͋ΕճసʹΑΓഁյ͞ΕΔ͜ͱ͕Θ͔ͬͨ (ਤ 1ӈɺփ৭ͷ
ྖҬ)ɻ͜ͷ࣌ɺࢧతͳτϧΫۦಈݯԁ൫ΨεͷϥϜѹͰ͋ͬͨɻμετू߹ମͷαΠζ
ʹΑΔີਐԽ (ਤ 1ӈɺࠇ৭ͷ࣮ઢ)Λྀ͢ߟΔͱɺ͓͕ܘΑͦ 40 mʹͳΔͱճసʹΑͬͯ
ഁյ͞Εɺ͕ࢭ·Δ͜ͱ͕ࣔࠦ͞ΕΔɻ

ਤ 1: ମੵॆర͕ 10−3ͷμετू߹ମͷ༷ʑͳ࣭ྔʹର͢Δ֤τϧΫʹΑΔճసपظ ͱɺ(ࠨ)
ճసʹΑΓഁյ͞ΕΔμετͷ࣭ྔͱମੵॆర (ӈ)ɻഁյ͕͜ىΔྖҬΛփ৭Ͱࣔͨ͠ɻيಓ
ܘ 10 auɺμετू߹ମͷߏཻࢠܘ 0.1 µmͷ H2OණͱԾఆͨ͠ɻ(ࠨ)τϧΫݯ
ͷεϐϯࢠޫ (ઢ)ɺޫࢠͷӡಈྔ (Ұઢ)ɺΨε (ഁઢ)Λྀ͠ߟɺҾுڧͱ͘͠ͳΔճ
సपظΛ࣮ઢͰࣔͨ͠ɻ(ӈ)μετͷѹॖͳ͠ணɺཚྲྀͳ͠Ψεѹॖɺࣗݾॏྗѹॖաఔ
(Kataoka et al. 2013, A&A, 557, L4)Λ࣮ઢͰࣔͨ͠ɻ
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太陽系探査を目指した Orbitrap型質量分析器の開発 

 

川島 桜也 1，笠原 慧 1，齋藤 義文 2，平原 聖文 3，横田 勝一郎 4，杉田 精司 1 

1. 東京大学，2. JAXA/ISAS，3. 名古屋大学，4. 大阪大学 

 

質量分析器は，これまでの惑星探査で顕著な成果を挙げている．この計測器は，

サンプル中に含まれる原子や分子をイオン化し，電磁場を用いてイオンの質量分離

をすることで，サンプルの化学組成やそこに含まれる原子・分子種を調べるものであ

る．本研究では，今後の探査に向け，小型・軽量かつ高分解能を有する質量分析器

の開発を目標としている．私たちが開発に取り組んでいる質量分析器では，質量分

離部にイオントラップフーリエ変換型の Orbitrap を用いている．Orbitrap では，小型

電極が作るリフレクトロン電場を用いて異なる速度で運動するイオンを分離し，励起

電荷でイオン検出を行う．地上で用いられている Orbitrap 型質量分析器は高分解能

であり，宇宙機としての応用が期待されているが，未だ飛翔体搭載実績は無い．そこ

で私たちは，まずは数値シミュレーションによる性能評価を行い，飛翔体搭載可能な

小型形状（~ 10 cm×10 cm×10 cm）で高質量分解能（m/Δm>10,000）を達成可能で

あることを確認した．これは，従来の探査機搭載用として用いられた分析器では判別

できないような近接したピーク（例：H217O+と HD16O+）の分離も可能な分解能である．

この計算結果に基づき，現在はテストモデルを製作して実験室で性能評価を実施し

ている．今回の発表では主に，現在行なっているテストモデル実験について紹介する． 
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太陽系外縁天体の衛星形成と潮汐進化 
 

○荒川創太 1，兵頭龍樹 2，庄司大悟 2，玄田英典 2 

1東京工業大学 理学院 地球惑星科学系，2東京工業大学 地球生命研究所 
 

太陽系小天体の形成時期及び形成機構の理解は，地球やその他の惑星がどのように誕生したの
かを解明するための重要な鍵を握っている。海王星以遠の太陽系外縁天体のうち，直径 1,000 
km 以上の天体は現在 6 つ発見されている（冥王星，エリス，ハウメア，マケマケ，2007 OR10，
クワオアー）。そして，最近のハッブル宇宙望遠鏡による観測などから，全ての直径 1,000 km
以上の太陽系外縁天体が衛星を持つことが明らかになった（e.g., Parker et al. 2016, Kiss et al. 
2017）。これらの衛星の質量は中心に存在する天体の約 10分の 1から 1,000 分の 1と大きく
（cf. ガリレオ衛星の質量は木星質量の 3−8 × 10−5倍程度），また，衛星系の離心率は典型的に
0.1 以下と小さいことが知られている。さらに，太陽系外縁天体の衛星系に共通して上記の特徴
が見られることから，これらの衛星は同一のメカニズムによって形成されたと考えるのが自然で
ある。しかし，その形成機構について具体的な説明は与えられていなかった。 
そこで我々は，巨大衝突とその後の潮汐進化によってこれらの衛星系の特徴を再現できるので
はないかと考え，巨大衝突と潮汐軌道進化の数値シミュレーションによってその仮説の妥当性を
示した（Arakawa et al. 2019, Nature Astronomy）。まず，1,000 km程度の外縁天体の巨大
衝突によってどのような衛星が形成されるのか，SPH法を用いた数値シミュレーションによっ
て調べた（Genda et al. 2015 の計算コードを使用した）。その結果，脱出速度程度の低速衝突
で，かつ，衝突角度が約 45度以上のかすり衝突の場合には巨大衝突後の分裂によって観測され
るサイズの衛星が円盤を経由せずに直接形成されることを明らかにした。また，衛星が形成され
るかどうかは衝突する天体の分化状態にはあまり依存しないことも示した。さらに，衝突角度や
衝突する 2天体の質量比を変化させることで衛星系の質量比の分布も説明可能である。 
次に我々は，巨大衝突によって形成された衛星系の潮汐による軌道進化を計算した。形成直後
の衛星系の離心率は 0から 1までほぼ一様に分布しており，現在の衛星系を説明するためには
潮汐進化によって離心率を減少させる必要がある。離心率の高次の項まで考慮し，衛星及び本体
の自転角速度の変化も考慮して潮汐進化を準解析的に計算した結果，衛星が潮汐進化の初期数万
年以上の期間溶融していた場合には離心率や自転・公転周期が観測をよく説明できる一方，衛星
形成直後から固化していた場合には衛星の離心率が低下せず，観測を説明できないことが明らか
になった（Arakawa et al. 2019）。なお，現在我々は粘弾性モデルを用いた温度進化と軌道進
化のカップリング計算に取り組んでおり，本発表ではその結果も紹介する予定である。 
以上の結果から我々は，太陽系の進化初期に 1,000 kmサイズの外縁天体が形成され，それら
が溶融した状態で巨大衝突が発生し，衛星系が形成されたというシナリオを提示する。この仮説
は脱出速度程度の低速衝突によって衛星が形成されるという要請と整合的であり，また，海王星
以遠においても太陽系初期数百万年で 100 kmサイズ以上の微惑星が形成されたことを示唆する。 
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原始惑星によって駆動される 3次元ガス流構造が 
ペブル降着に及ぼす影響 

 
○桑原 歩 1, 黒川 宏之 2 

1東京工業大学, 2地球生命研究所(ELSI) 
 

近年、惑星形成理論において、km サイズの微惑星集積による惑星形成モデルに代わり、
mm~cm サイズの粒子(ペブル)降着による新たな惑星形成モデルが盛んに議論されている[e.g., 
1,2]。ペブル降着モデルは、従来の微惑星集積モデルでは説明が困難な問題点を克服できる可能
性がある。また、太陽系内惑星のサイズ分布や系外惑星の多様性も説明することが出来ると期待
されている。ペブル降着モデルと微惑星集積モデルの大きな違いは、ペブルが惑星との重力相互
作用の他に、原始惑星系円盤ガスの抵抗を受けながら運動するという点にある。従って、ペブル
降着による惑星形成を考える際は、円盤ガスの影響を考慮することが極めて重要になる。これま
でのペブル降着モデルの大半は、惑星重力による摂動を受けていないケプラーシアー流のもとで
議論されてきた。しかし、先行研究の 3 次元流体計算[e.g., 3]から、形成途中の惑星の周囲には、
惑星重力によって駆動される 3次元的なガス流構造が存在することが明らかになった。この流れ
場は、ペブル降着に影響を及ぼす可能性がある[4,5]。近年のいくつかの先行研究[6,7,8]は、惑
星周囲の流れ場を考慮した粒子降着について考えているものの、ガス流れ場中におけるペブルの
降着効率は明らかになっていない。 
本研究では、まず原始惑星周りの円盤ガス流の 3次元非等温流体計算を行った。そして、流体
計算結果をもとに、惑星重力によって駆動されるガス流の影響を考慮して幅広い惑星質量・ペブ
ルサイズに対するペブル軌道計算を行った。 
軌道計算結果から、惑星重力によって駆動されるガス流中におけるペブルの軌道は、従来仮定
されていたシアー流中におけるペブルの軌道と大きく異なることが分かった。より小さなペブル
は、ガスの影響をより受けやすくなるため、惑星重力によって摂動を受けた流れの構造が重要に
なる。次に、軌道計算結果を元にして、ペブル降着効率の見積もりを行った。ペブル降着が 2次
元的に生じる場合(ペブルが円盤中心面に集中している場合)、惑星が駆動するガス流の影響によ
り、従来仮定されていたシアー流中と比較して、サイズの小さなペブル降着効率が大きく減少し
た。一方、ペブル降着が 3 次元的に生じる場合(ペブルが乱流によって巻き上げられている場合)
は、ペブル降着効率はシアー流中のものとほぼ一致することが分かった。本研究結果から、ペブ
ル降着は原始惑星系円盤内の固体物質のサイズ分布及び乱流構造に依存することが示唆される。 
 

[1] Ormel, C. W. & Klahr, H. H., 2010, A&A, 520, A43 [2] Lambrechts, M. & Johansen, A., 
2012, A&A, 544, A32 [3] Ormel, C. W., Kuiper, R., & Shi, J.-M., 2015, MNRAS, 446, 1026  
[4] Kurokawa H. & Tanigawa T., 2018, MNRAS, 479, 635 [5] Kuwahara A., Kurokawa H., 
& Ida S., 2019, A&A, 623, A179 [6] Ormel, C. W. 2013, MNRAS, 428, 3526 [7] Popovas, 
A., Nordlund, Å., Ramsey, J. P., & Ormel, C. W. 2018, MNRAS, 479,5136 [8] Popovas, A., 
Nordlund, Å., & Ramsey, J. P. 2019, MNRAS, 482, L107 
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○櫻庭 遥 1, 黒川 宏之 2, 玄田 英典 2, 太田 健二 1 

1東京工業大学 地球惑星科学系, 2東京工具大学 地球生命研究所 (ELSI) 
 

 地球の揮発性元素組成の起源は, ハビタブル惑星の形成条件を探る上で非常に重要で
ある。地球表層及びマントル (Bulk Silicate Earth, BSE) の揮発性元素組成はその供給源と考
えられるコンドライト隕石と比較して窒素・炭素・水素の順に欠乏した組成パターンを示す
が, その原因は明らかになっていない[e.g., Bergin et al., 2015]. 地球にもたらされた揮発性元
素は, 供給時期と地球内部及び表層環境に応じてコア・マントル・地殻・大気へそれぞれ分
配される. 地球集積時のマグマオーシャンの内部では金属コアが分化し, 表層では解放され
た揮発性成分が大気を形成する. その際, 親鉄性元素のコアへの取り込みや天体衝突による
大気剥ぎ取りによって BSEの揮発性元素組成が決定づけられたと考えられる.  
 我々は惑星集積をマグマオーシャン形成期と後期天体集積期に分け, 各段階の表層・
内部の各リザーバー間の元素分配と天体衝突による大気散逸の理論モデルを構築した[図 1]. 
マグマオーシャン形成期については金属鉄・シリケイトメルト・大気の 3つのリザーバー間
の平衡分配を仮定し[e.g., Hirschmann, 2016], マグマオーシャン固化後の表層環境については
海洋と炭素循環の存在を仮定した地殻・海洋・大気間の元素分配を考慮した[Sakuraba et al., 
2019]. 岩石微惑星集積による惑星形成を想定し, 各層に分配される揮発性元素 (炭素, 水素, 
窒素) 量を計算した． 
 計算の結果, 全集積過程を考慮することで現在の地球揮発性元素組成の再現に成功し
た. マグマオーシャン形成期に最も親鉄性の高い炭素が優先的にコアへ分配されることで現
在の BSE中炭素量が得られた. 一方後期天体集積期には, 炭酸塩や海洋などのリザーバーに
分配される炭素・水素と比べ, 大気に分配される窒素が天体衝突によって優先的に剥ぎ取ら
れることで最も枯渇している BSEの窒素存在量を再現できた. 加えて講演では, 巨大衝突を
考慮した場合, 結果にどのように影響するのかについても議論を行う.  
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恒星掩蔽観測によって明かされる太陽系外縁天体 

○有松　亘1, 津村　耕司2, 臼井　文彦3, 新中　善晴4, 市川　幸平5, 大坪　貴文6, 小谷　隆行7,8,  
和田　武彦6, 長勢　晃一6, 渡部　潤一7 

1京都大学, 2東京都市大学, 3神戸大学, 4京都産業大学, 5東北大学, 6ISAS/JAXA, 7国立天文台,  
8アストロバイオロジーセンター 

　本講演では半径1-10 km(以下キロメートルサイズ)のサイズを持つ太陽系外縁天体(trans-
Neptunian objects; TNO)による恒星掩蔽イベントのモニタ観測を実施した、Organized 
Autotelescopes for Serendipitous Event Survey (OASES) プロジェクトの研究成果について
報告する。キロメートルサイズのTNOは暴走成長前の原始微惑星の特徴的なサイズを保持したサ
イズ分布を持っている可能性があるほか、その一部は木星族彗星の供給源であると推定されてい
る。よってキロメートルサイズのTNOのサイズ頻度分布を観測的に解明することは、太陽系の形
成進化プロセスの解明および彗星の起源を解明する上で重要である。しかしこうした天体は見か
けの明るさが極めて暗く、直接検出は不可能であった。 
　我々の研究グループはキロメートルサイズのTNOによる恒星掩蔽イベントをモニタ観測すること
で、サイズ頻度分布の観測的解明に挑戦した。発生頻度が極めて低い短時間変動現象である恒星
掩蔽イベントを検出するため、本研究では有効口径280 mmの既製品光学系の主焦点に民生品の
CMOSビデオカメラを組み合わせた可視広視野動画観測システム計2台を開発し、沖縄県宮古島市
で掩蔽モニタ観測を実施した。15.4 Hzのフレームレートで取得されたおよそ2000の恒星に対す
る約60時間の動画観測データから、カイパーベルト付近に位置する半径およそ1.3 kmの天体によ
る恒星掩蔽イベント候補を一例発見することに成功した。今回の観測結果から推定されるカイパー
ベルト付近での半径約1 km以上のTNOの個数密度はおよそ106 deg-2であり、キロメートルサイ
ズ領域での超過を特徴とする理論的なサイズ分布モデルを支持する値となった。本結果は原始太
陽系円盤の外側の氷微惑星が暴走成長前の段階でキロメートルサイズまで秩序成長し、現在でも
カイパーベルト領域の主要なサイズ群になっていることを示唆している。さらに本研究で得られた
個数密度は、木星族彗星の供給源として必要とされるキロメートルサイズTNOの個数密度の下限
値と比較して十分に大きい値であることも判明した。 
　本講演ではOASESの観測によって得られたTNOの個数密度分布とNew Horizons探査機によっ
て明らかになったCharon表面のクレーター頻度分布とを比較した結果についても提示するほか、
今後の恒星掩蔽観測の展望についても議論する。 

【参考文献】 
・K. Arimatsu et al., “Organized Autotelescopes for Serendipitous Event Survey 
(OASES): design and performance” Publ. Astron. Soc. Jpn 69, 68A (2017) 
・K. Arimatsu et al., “A kilometre-sized Kuiper belt object discovered by stellar 
occultation using amateur telescopes” Nature Astronomy, 3, 301-306 (2019)
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冥王星の窒素氷の昇華と凝結による 

反射率分布の変化 
 

○松井弥志, 木村淳 

大阪大学大学院理学研究科宇宙地球科学専攻 

 

2015 年、探査機ニューホライズンズにより初めて冥王星の接近観測が行われ、冥王星表

面には H2O, N2, CH4, CO などの氷が共存することや、中緯度及び高緯度帯は明るく低緯

度帯は暗いという強い明暗のコントラストが存在することが明らかになった。しかしながら、こ

の明暗コントラストの起源については、いまだ明らかになっていない。 

木星や土星の衛星における反射率の変化に着目した先行研究では、日射による H2O 氷

の昇華が反射率変化に強く影響する可能性が示されている。さらに冥王星は、N2を主成分

とする表面大気圧約 1Pa の大気を持つことから、大気からの凝結も含めた N2の鉛直方向の

移動が反射率に影響すると考えられる。本研究では、冥王星表面の明暗分布の起源を探る

ことを目的として、日射の変化に伴う N2氷の昇華・凝結といった振る舞いと、表面の反射率

の変化との関係をモデル化し、数値シミュレーションによる定量的な考察を行った。 

モデルでは、明るい N2氷と暗い非氷物質が均一に混ざった状態で表層を構成し、それら

の体積比に従った全球で一様な反射率を持つ表面状態を初期条件として仮定した。全球

を南北それぞれ低、中、高緯度の計 6 つの緯度帯に分割し、公転軌道や自転周期、自転

軸の歳差運動などを考慮した緯度帯ごとの日射角の時間変化と、仮定した熱慣性を用いて

表面温度とその時間変化を計算する。その温度変化に伴って N2氷は昇華する一方で、暗

い非氷物質は表層に残存するとし、見積もった N2氷の昇華量に従って反射率を再計算す

る。昇華した N2 氷は気体として大気に存在するとし、表面温度が凝固点を下回った場合は、

大気から再凝結した氷が表面に沈着し反射率を上昇させる効果も考慮した。その上で、微

小隕石衝突などによって混合されると考えられる深さまでに含まれる氷と非氷物質との体積

比から表面の反射率を再計算し、時間発展を計算した。約 6 日という冥王星の自転周期に

おける昼夜の温度差を考慮するために、時間刻みを１２時間とし、数百万年にわたる反射率

分布の時間変化を、複数の初期反射率と熱慣性の値を用いて調べた。 

その結果、自転軸傾斜角が約 120 度と大きい冥王星では、季節や緯度ごとの日射量の

違いが大きく、N2氷の昇華・凝結量が緯度や季節によって大きく変化することから、初期に

全球均一な反射率を持っていても現在の冥王星に見られる明暗の強いコントラストを持った

分布を説明できる可能性があることが分かった。また、用いる熱慣性や初期反射率の値に

従って、反射率分布の変化が大きく異なることから、現在の冥王星の反射率分布には、表層

の空隙率に強く依存する熱慣性や、氷と非氷物質の割合によって決まる初期反射率が大き

く影響している可能性があることが分かった。本講演では、これらさまざまな初期状態や物理

量の仮定に従ったモデル計算の結果を示し、冥王星の反射率分布に与える影響の定量的

な考察を行う。 
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エウロパ表面での塩化物酸化過程に関する実験

的・観測的研究 
 

○丹秀也 1,5、関根康人 1、葛原昌幸 2,3、羽馬哲也 4、高橋嘉夫 5 
1東京工業大学地球生命研究所, 2アストロバイオロジーセンター, 3 国立天文台, 4北海道大学

低温科学研究所, 5東京大学大学院理学系研究科地球惑星科学専攻 
 

木星の氷衛星エウロパの表面は、木星の磁場により加速された電子などの高エネルギー

粒子の放射にさらされている（e.g., Paranicas et al. 2009）。こうした高エネルギー粒子の照

射は、水氷の解離を引き起こし、水素が宇宙空間に散逸することで、塩化物（e.g., NaCl, 
MgCl2）を始めとした表面物質を酸化すると考えられる。塩化物が酸化する場合、塩素酸塩

（e.g., NaClO3, Mg(ClO3)2）や過塩素酸塩（e.g., NaClO4, Mg(ClO4)2）が生成する可能性がある。

実際、塩化物酸化は火星表面でも紫外線により生じていることが示唆されており（Carrier 
and Kounaves, 2015）、表層物質進化の観点からも酸化的な塩類の生成は重要である。エウロ

パ表層は地質的に活動的であり、こうした酸化的な塩は内部へ供給される。氷地殻に混入す

る場合、氷の融点降下により氷地殻の粘性率が変化し、レオロジーや熱進化に影響する可能

性がある。さらに、内部海に流入する場合、酸化剤として生命利用可能な酸化還元非平衡を

作り出す可能性が考えられ、生命生存可能性の議論においても重要となる。 
しかしながら、先行研究では塩化ナトリウムへの電子照射による可視スペクトル変化が

調べられているのみで、組成の変化については研究がなされていない（e.g., Hand et al., 
2015）。一方で、実際のエウロパ表面に分布している塩類の組成、特に過塩素酸などの酸化

的な塩類については同定がなされていない。エウロパ表面の塩類について、近年では Keck, 
VLT などの大型地上望遠鏡による高波長分解能面分光観測がなされているが、この波長域は

1.5‒1.8, 1.9‒2.5 μm に限られる（e.g., Fischer et al., 2015）。これに対し塩素酸塩、過塩素酸塩

はより短い波長域にもピークをもつことで知られるため、塩類の同定にはより広い波長域で

の分光観測データが必要となる。 
そこで本研究ではエウロパ表面での塩化物酸化に対して、その反応を室内実験により制

約し、またその存在を地上望遠鏡観測により明らかにすることを目的とする。 
本研究ではエウロパ表面環境を模擬した低温真空条件下での氷・塩化物の混合物への電

子照射装置を構築した。金メッキ加工を施した銅基板上に、サンプルとして塩化ナトリウム、

あるいは塩化マグネシウムと H2O 氷の混合物薄膜（厚さ約 100 μm）を生成した。これを真

空チャンバー内に約 10-6 Pa, 100‒130 K の条件で設置し、電子銃により~5‒10 keV のエネルギ

ーの電子を~1.0 μA のフラックスで 10 時間程度照射した。照射後に取り出したサンプルにつ

いてイオンクロマトグラフ、XAFS 分析により組成の変化を調べた。 
また、エウロパの表面について、すばる望遠鏡の近赤外分光撮像装置 IRCS を用いて観測

を実施した。本研究ではこれまでの地上観測でカバーされていなかった 0.95‒1.0 μm の波長

域について、δλ = 0.0023 μm の高波長分解能で観測した。地質活動が活発で内部海由来の物

質が分布しているとされるカオス領域を中心に、補償光学を用いて 200‒400 km/pixel の高空

間分解能で観測した。 
本発表では室内実験と観測データの解析結果を報告する。特に、室内実験と観測の結果

を比較し、エウロパ表面での酸化的な塩類の生成の有無とその役割を議論する。 
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大気球による成層圏微生物採取実験： 

Biopauseプロジェクト 
 
○大野宗祐１、三宅範宗 1、石橋高 1、奥平修 1、河口優子 1、前田恵介 1、山田学 1、山岸明彦

2、飯嶋一征 3、梯友哉 3、山田和彦 3、福家英之 3、吉田哲也 3、高橋裕介 4、野中聡 3、瀬川高

弘 5、松井孝典 1 

1 千葉工業大学 惑星探査研究センター、 2 東京薬科大学、 3 宇宙航空研究開発機構、 4 

北海道大学、 5 山梨大学 

 

 

これまでの研究から、成層圏での微生物の存在が知られており、これが地球生物圏の上

端”biopause”に相当すると考えられる。ところが、先行研究では地上微生物の混入防止策

が不十分なものも多いほか、散発的な試料採取と培養法での分析しか行われておらず、成層

圏微生物の動態や全体像の把握には至っていない。 

そこで我々は、成層圏微生物の全体像を把握することを目指し大気球による成層圏微生物

採取実験 Biopause プロジェクトを行っている。 

本講演では、2019 年 7月に北海道の JAXA 大樹航空宇宙実験場にて行った本プロジェクト

の第 3回目の気球実験の概要と、その後の初期分析の進行状況について報告する。 

 

※本大気球実験は、JAXA 宇宙科学研究所が提供する大気球による飛翔機会を利用し、JAXA

の協力のもとで行われました。また、本研究には自然科学研究機構、日本学術振興会科研費

の助成を頂きました。 
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Aguas Zarcas (CM2)隕石の有機物分析： 

Typical CM2 or not? 
 

○癸生川陽子 1，Michael E. Zolensky 2，大東琢治 3，近藤正志 1， 

伊藤元雄 4，兒玉優 5，小林憲正 1 

1横浜国立大学，2 NASA Johnson Space Center，3分子科学研究所， 

4JAMSTEC 高知コア研究所，5マリン・ワーク・ジャパン 

 

１つ新しい CM コンドライトが落下した。本発表では，2019 年 4 月 23 日にコスタリカに

落下した CM2 炭素質コンドライトである Aguas Zarcas 隕石の有機物分析について報告する。

隕石の有機物は，原始地球において生命の原材料となった可能性や太陽系始原物質の形成や

進化の理解において重要である。CM コンドライトの有機物分析など Murchison でさんざん

行われているのに，なぜあえて新しい隕石に飛びつくのか？もちろんフレッシュであること

は重要だが（特に有機物分析の場合，汚染や劣化が最小限であることが重要である）それだ

けではない。CM とひとくくりにしても，これらがどのくらいの規模のグループなのかは実

際のところよくわかっていない―1 つの母天体なのか，複数なのか，あるいは 1 つの母天体

の一部なのか？Aguas Zarcas 隕石はブレッチャであり，明らかに CM とはことなる組成のク

ラストも見つかっている。このようなクラストは多様な隕石から見つかっているが，その中

には既存の隕石の分類に属さないユニークなものもある。そんな重箱の隅をつつくようなこ

とをして何がうれしいのか？例えば，CM と CI では圧倒的に CM の方が多い。しかし，これ

が本当に小惑星全体の構成を反映しているのかというとおそらく違う。同様に，クラストと

して少量しか見つかっていないような物質が小惑星全体の中でマイナーな存在とは限らない。

さらに，より始原的で科学的価値の高いものが隠れていたりするかもしれない。特に有機物

を多く含むような天体は脆いため，大きな隕石としては回収されにくい場合もある。したが

って（はやぶさを 100 機送り出さない限り）我々は重箱の隅をつついておせち料理を再現す

る試みをするしかない。 

現時点ではまだプレリミナリーな分析結果しか得られていないが，Aguas Zarcas 隕石の

バルクの赤外吸収スペクトルは Murchison などの CM コンドライトと同様であった。走査型

透過 X 線顕微鏡（STXM）分析によると，Murchison 隕石と比較して，ナノグロビュールのよ

うな構造が比較的多く，有機物のマイクロメータースケールの不均質が多い傾向が見られた。

Aguas Zarcas 隕石からは CI や CR 的なクラストも見つかっており，これらの分析も行う予

定である。 
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熱変成作用を受けた CMコンドライト Jbilet 

Winselwan隕石の加熱源について 
 

○藤谷渉 1、東久人 1、山口亮 2、木村眞 2、菅原慎吾 1、橋爪光 1 

1茨城大学理学部、2国立極地研究所 

 

CM 炭素質コンドライトは水による変質作用（水質変質作用）の影響が顕著で、その程度

は様々である。また、CM コンドライトには水質変質作用を受けたあとに熱による変成作用

（熱変成作用）を受けたものが存在し、層状ケイ酸鉱物が脱水して無水ケイ酸塩鉱物が生成

するなどの変化が見られる。小惑星リュウグウの反射スペクトルは層状ケイ酸鉱物の存在を

示す 2.7 ミクロンの吸収がわずかしか検出されず、熱変成作用の影響を受けた CM コンドラ

イトとの関連が示唆されている。このような CM コンドライトを加熱したエネルギー源はこ

れまでに明らかになっておらず、CM コンドライト母天体の熱史および物質進化を理解する

うえで重要である。 

本研究では、熱変成作用を受けた CMコンドライトである Jbilet Winselwan 隕石を分析し

た。この隕石はコンドルール斑晶の変質の程度から、CM コンドライトの中では中程度

（CM2.3）の水質変質作用を被っているといえる。しかし、層状ケイ酸鉱物の X 線回折ピー

クが見られないこと、金属鉄の化学組成が均質であること、含水鉱物である tochilinite が

分解していることなどから、熱変成作用を受けている。 

さらに、炭酸塩鉱物である calcite の周囲を硫酸塩鉱物である anhydriteが取り囲んでい

る組織が普遍的に見られた。anhydrite は 300oC 以上で安定な鉱物であり、この隕石が加熱

されたことと調和的である。tochilinite は硫黄を含み、120oC 以下で安定な鉱物であるこ

とから、anhydrite を構成する硫黄は加熱による tochilinite の分解によって供給された可

能性が高い。すなわち、calcite-anhydrite という組織は水質変質作用による calcite の析

出と加熱による anhydriteの析出が連続して起こったことを示唆している。 

calciteは微量元素として Mnを含むため、53Mn-53Cr年代測定法を適用したところ、4564.8 

Ma という形成年代が得られた。これは熱変成作用を受けていない典型的な CM コンドライト

の平均値（4562.7 Ma）よりも古い年代である。このことは、Jbilet Winselwan 隕石におけ

る水質変質作用が典型的な CM コンドライトよりも早い時期に始まったことを示している。

したがって、Jbilet Winselwan 隕石は典型的な CM コンドライトと別の母天体に由来し、

Jbilet Winselwan 母天体のほうが早い時期に集積した可能性がある。その場合、Jbilet 

Winselwan母天体では集積時の短寿命放射性核種 26Alの存在量が多くなるため、典型的な CM

コンドライトよりも温度が上昇したのであろう。以上の結果は、Jbilet Winselwan 隕石は

26Alの壊変エネルギーによって加熱されたことを示唆している。 
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非集積岩ユークライト中シリカ多形が示す熱変成履歴 

○大野 遼1,2，竹之内 惇志3，三河内 岳1,2，山口 亮3 

1東京大学理学系研究科地球惑星科学専攻，2東京大学総合研究博物館， 
3国立極地研究所 

はじめに：ユークライトは小惑星ベスタの地殻で形成されたと考えられている玄武岩質エコンドライ

トであり(Binzel and Xu, 1993)、主に集積岩・非集積岩の２つのサブグループに分けられる。非集積岩

ユークライトでは輝石の組織や化学組成に基づき熱変成度がタイプ1〜6に分類されている(Takeda and 

Graham, 1991)。熱変成はベスタ地殻表層で起きたと考えられており、その熱源には衝撃や溶岩流、貫

入岩など様々な説が存在している。これらのほとんどの熱変成履歴は主要構成鉱物である輝石や斜長

石を用いた、600〜1000℃程度の温度領域でしか議論されていない。熱変成が引き起こされる原因を

明らかにするためには、隕石が経験した最後の熱史まで詳細に議論する必要がある。そのため本研究

では、これまでに集積岩・非集積岩ユークライト中のシリカ鉱物に着目した研究を行ってきた。その

結果、シリカ鉱物の一つであるトリディマイトには晶系が異なる多形が存在し、その晶系の違いによ

って400℃以下での冷却速度が異なることを明らかにすることができた。さらに、非集積岩ユークラ

イトでは、熱変成度とシリカ鉱物の組み合わせに相関が見られることが明らかになってきた。本研究

では、これまで観察していなかったタイプ3に分類されているユークライト中に見つかったシリカ鉱

物を分析し、熱変成度とシリカ鉱物組み合わせから見られるユークライト層の熱変成履歴についての

さらなる議論を試みた。 

 結果：試料はYamato (Y-) 790266非集積岩ユークライト薄片を用いた。Y-790266はポリミクト角礫

岩であるため、タイプ3に分類される岩片（計４つ）を中心に観察を行った。各岩片中には石英と直

方晶系トリディマイト、石英とクリストバライト、石英と単斜晶系トリディマイトといった多様なシ

リカ鉱物組合せが観察された。 

考察と結論：本研究で、Y-790266中のタイプ3に分類した岩片に単斜晶系トリディマイトを含むも

のと直方晶系トリディマイトを含むものを発見した。これまでの研究によると、直方晶系トリディマ

イトを持つユークライト隕石は、単斜晶系トリディマイトのみを持つ隕石よりも400℃以下でより速

く冷却されたことを示唆している (Ono et al., 2019)。このことから、Y-790266中の2つの岩片は少なく

とも角礫化する前に400℃以下で冷却速度が異なっていた可能性が考えられる。本研究の結果とこれ

までの研究をまとめると、熱変成度がタイプ3までのユークライトにはクリストバライトが存在し、

タイプ4までは直方晶系トリディマイトが見られ、タイプ3以上になると単斜晶系トリディマイトが存

在することが明らかとなった。単斜晶系トリディマイトは集積岩ユークライトに普遍的に存在するた

め (Ono et al., 2019)、タイプ3以上の単斜晶系トリディマイトを含むユークライトは集積岩ユークライ

トと同程度の深さで冷却されたことが示唆される。このことから、ユークライトの熱変成は集積岩ユ

ークライトが存在した深さ程度まで及んでいた可能性がある。熱変成が集積岩ユークライトを形成す

る程度の深さまで影響を与えていたとすると、熱源は衝撃変成や溶岩流だけではなく、貫入岩や内部

熱など深部に存在するものによると考えられる。以上のように、輝石や斜長石に加えシリカ鉱物にも

着目することで、ユークライト隕石が経験した熱変成史に新たな制約を与えることができた。 
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L5 に る  

X CT による の 分布 
 

○ 大 大 大

大 大 村 大 木理 大 村 大 村

大 ISAS/JAXA)       

 

の Planetary and Space Scienceに 理 の る(Michikami et al., 
in press, https://doi.org/10.1016/j.pss.2019.07.005)  

  1kmに 星 に の 大

る と 分 のよ

のよ に るの の と

に と の る  

 Delbo et al. (2014) 星 の る

星の による の と の

に の と る にMolaro et al. (2015)
の の の に

る と る  

星 の 大

の に に に と

る の の と Tsuchiyama et al. (2011,2014) 120µm
の 結 結 に 分布 の と

る と る に Michikami et al. (2018) と L5
の結 120µm の

の 分布 の 分布と と 分 の 分布

に と の の に

る る  

 研究 によ のよ に る

に る に の L5 9mmの に

( 1mm の 球 2km/s) X CT
の の の に

の結 に る と 分

の の の 結 星

る と る  
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☒ꌬ㝕㳔 MU 匯☒㝕㳔勎剿镸廠䨾כر٭ٝ
Tomo-e Gozen 䕻⩱嵣儘⻎免镸廠מ

㝕憐 ☖ 1, 䑡氭 僇 2, 喖氭 兏䌐 2, ꮣꌃ 偆ⲙ 2, Daniel Kastinen3, Johan Kero3,跥⸮ 䎘䖅 4, ╚匆 ⶽ⺶ 5, 锞匆 腁⺶ 5, ꏞ⻔ ꓨ鉿 2, 廌ꌃ 愥┞ 6

1 匯☒㝕㳔槏㳔笠煝疴璇㝘倀㳔侷芌煝疴٭ذ٤ج, 2 傽勓㝕㳔槏䈰㳔ꌃ薧疾㴓㴹䈰㳔璇, 3 ,٤㴓㴹朮槏煝疴䨾ظ٭ؘؗت 4 糹⻉煝疴㝕㳔ꯖ㝕㳔, 5 ㎼皑嚋㐌煝疴䨾, 6 ㎼皑㝘倀⺫㝘倀䝠㖥٭ذ٤ج

䧰չ׳⛿ס㐌槉ע䓤儘㸯䝵儘גׂחיז❸מ䕻箖ם穌㲳 (䝵儘ꪨ疾ꪨعتر) ⺅יזמ
㎪ַיױ. 䝵儘ꪨ疾ꪨסعتر䙎鮐焒ךכ׆, ,כעכ׆槏闋ססאعتر

㝚갅笠㸯㝘✄ס篁䧯מꫀ䝠㖥䕑. 䝵儘ꪨ疾ꪨסعتر䙎鮐鞪偙岺עיכ묛
ꇓ⩱ס镸廠㴓㴹塌מ潲䱸镸廠סלם䩘岺ֵֿ. ┞偙ך鮐ꓪֿ 1µg تر䝵儘ꪨ疾ꪨס┪♧
.ֵך긊ⲯ椙עך䩘岺םֹס阾┪״גַ⛼疾ꪨ㶔䍲ֿעع تر䝵儘ꪨ疾ꪨסثؕئגֹ׆
.םכ嗱⮂㊭ֿ䖩锡ס㝕긖畤עמ״ג煝疴ع 䝵儘ꪨ疾ꪨֿعتر㐌槉㝕宜מ痒⪜כ,

ꆻⳛؙס٭؟ٜؾ┞ꌃֿ⩱יכ٭؟ٜؾؙס侑⮂ךכ׆嵣儘יכ镸廠. 嵣儘镸
廠עכ, 㐌槉㝕宜䈴㝕ם嗱⮂㊭יכ❈氠煝疴䩘岺ֵך, 㐌┪ימֿםַמ䝵儘ꪨ疾
ꪨعتر 1 穌חט镸廠׀ךֿכ׆嚋םؠ٭ؼٗי״煝疴䩘嫘ֵך.

┞薭מ嵣儘镸廠מر٭ٝעך镸廠ֿ劄둚䠊䍲ֵך, 1mg 嵣儘מعتر鼓ַ (䕻
⩱嵣儘) .ג׀י⮂嗱ךכ׆䯚ֻ٭ؤؙغشى嵣儘יזמر٭㝕⮂ⲇٝמ╭ע ם־
,ֿ 镸廠ꓪמ镸廠ر٭ٝ ;㸚偂긖畤ر٭ٝ) RCS) 곓עכ׆鮐ꓪ㸬ׂסعتر־ׄד
,ׂ ⺪镄⩱סכ⻎免镸廠יזמ镸廠ꓪ鼛婞ֿכ׆寛ג׀י״ (e.g., Nishimura+,

2001; Brown+, 2017). ⩰鉿煝疴מ╭עך⺪镄⩱镸廠ס嗱⮂ꮹ汔יזמ⯜ꮹגַי. 둚
䠊䍲ْٚם氠ַךכ׆煝疴㸐骭凉ַ嵣儘ךױ䌮ׅ׀ךֿכ׆. 匯☒㝕㳔勎剿镸
廠䨾עך 1.05-m 勎剿عشِٖب劳ꇶꡘמ䵴鼥姌┾♣䌮镄ꓩْٚ “Tomo-e Gozen”ꪛ溪
.ג׀י Tomo-e Gozen ע CMOS 䌮镄ꓩ٬둚䠊䍲٬ⳛ氺镸廠㵅槁ךכ׆䵴鼥ئ٤ج
,ֵךْٚ㝘倀㳔氠סי״⮴ג אֽ 12 瞏筦ס嵣儘ךױ嗱⮂⺪茣ֵך (Ohsawa+, 2019).

䧰չע Tomo-e Gozen ꌬ㝕㳔气㲽㏝煝疴䨾☒כ MU 免镸廠阛氺⻎ر٭镄٬ٝ⺪ג氠ַر٭ٝ
皑ה┪ׅ, ٤镸廠٭٤ًٔ؞ 2018 䌑 4 劓 18–21 傽מ㵅偡ג. ⺪镄מכر٭٬ٝ┞冄ֵ
ג 1,000 .ג⮂嵣儘嗱ס┪♧⚂ 嵣儘溪气免⯣, 瓌ⳛ偙⻔, 㝘槉┪סך⛺翝־峜䟨幾ׂꈷ
,篙卸ג⯁ ⻉阛 894 .ג㴻⮿כג⮂嗱מ⪳ךر٭嵣儘ֿ⺪镄٬ٝס⚂ ⫏ס׆ 294 嵣ס⚂
儘עיַחמ⺪镄ׯךر٭٬ٝ⻎免מ䯚ֻגַי׀ךֿכ׆. 䧰չע♀㎇ס镸廠篙卸כ 2009,

2010 䌑מ㵅偡ג CCD ,י⻉镸廠篙卸מْٚ RCS ➳ꫀס納䓺ׯ镄瞏筦ֿ⺪כ
.ג獏כ׆׀ך鞃僻ך ,גױ ♀㎇䕑ג㜟䳕⯵ 2009–2015 䌑מ MU ג䕑ךر٭ٝ
⪢嵣儘מꈌ氠ג. ,篙卸סא MU אֽע僻סך⩱镄⺪ס嵣儘ם嗱⮂⺪茣יזמر٭ٝ
10mag (∼10−5 g (潸䓜מعتر䝵儘ꪨ疾ꪨס ,ֵך 嵣儘 (俆㐂嵣儘) 瞏筦⮔䉘ס (⩱䍲ꫀ俙) ע
׀⥰ r = 2.80±0.02 .גז־⮔ֿכ׆׀ך⛣ꁿׂךꫀ俙׀ס
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DESTINY+ミッションにおける 

小惑星 3200 Phaethon のフライバイ撮像観測 

 

石  高 1  1 石  2 本 2  2  3  4  

 1  1  1  1  2  明 2 高  2 
1 大 2 空研究 発機構 3 北大 4 大   

 

 現在 日本の深 探査 機 DESTINY+ Demonstration and Experiment of Space Tech-

nology for INterplanetary voYage, Phaethon fLyby and dUSt science が されており イ シ ン

トで 上 る小 探査機により 小 星 3200 Phaethon 下 Phaethon の ライ イ探査を

定である DESTINY+の理 目的は から 球 する ストの 態 明および 球

ストの 定 源である 星 体の 態 明である Phaethon は 大 星 の 1 つであ

る たご 星 の 体として られている 球近 小 体で スト を し その

ストが 球に されている非 に 深い 体であるが 上からの 観測では空間分 し

て観測することができ その 態はまだよくわかっていない に Phaethon のように 石質の

体からな 大 な 星 を発 させる どの ストが されている された のか その 機

構は 明である 一 的に には 機物が含まれており は の起源の となる

機物の から 球 の の な 体であると考えられている Phaethon はそのような

の 源の 1 つであり Phaethon を探査してその 性を明らかにすることにより 球 の物質

に 機物 機構 明のための かりを ることができると期 されている  

 本発表では DESTINY+探査機に される 2 の理 観測 ラの 状 を する

ラ TCAP Telescopic CAmera for Phaethon は 高空間分 能のモ ラで Phaethon を

しながら主に Phaethon 表層の高空間分 能 10 m/pixel 接近時約 3.5 m/pixel を

い 角 0 90 において行い に Phaethon 上の スト の を目 す

Phaethon と探査機の ライ イ 度は 上 時期にもよるが 30 40 km/s と非 に高 であ

り しながら れ に する が である ル ン ラ MCAP Multiband CAmera 

for Phaethon は Phaethon 表層を 400, 480, 550, 700*, 850, 950* nm *は ション で

して 表層の物質分布を観測する これまでに ラについて行った や による

の結果を する  
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ALMAΛ༻͍ͨλΠλϯେؾΞητχτϦϧ
CH3CNʹ͓͚ΔૉಉҐମൺͷॳܭଌͱɼۜՏӉ

ઢ༝དྷେؾԽֶաఔͷ੍

⃝൧ߒ 1 ӳࠤ 2 ௩ӽਸ 3

1౦ژେֶใج൫ηϯλʔɼ େֶཧֶ෦ɼۀ࢈ژ2 ෦ڀݚఱจՊֶཱࠃ3

λΠλϯେؾͷओૉٴͼϝλϯCH4Ͱ͋Γɼଠཅࢵ֎ઢߴΤωϧΪʔཻࢠͷྲྀೖʹ
͏͜ΕΒ܈ࢠͷղΛىͱ͢ΔɼଠཅܥਵҰͷෳࡶͳେؾԽֶաఔ͕ଘ͢ࡏΔɽ͜Ε·ͰγΞ
ϯԽਫૉHCNΞητχτϦϧCH3CNɼγΞϊΞηνϨϯHC3Nͱ͍ͬͨෳࡶͳૉԽ߹܈
ग़͞Ε͖͓ͯͯΓɼͦͷݕ͕ 14N/15NૉಉҐମൺʹ͍ͭͯಋग़͕ਐΜͰ͍ΔɽͦͷಉҐମൺ
ʹؒࢠͰେ͖ͳ͕ࠩੜ͓ͯ͡ΓɼૉࢠͱγΞϯԽਫૉͰͦΕͧΕ 167±0.6 (Niemann et

al. 2010), 60 – 70 (e.g. Marten et al. 2002)ͱ 2ഒ΄Ͳҟͳ͍ͬͯΔɽ͜ΕλΠλϯେؾ
ʹ͓͍ͯޮՌతͳಉҐମผաఔ͕ੜ͍ͯ͡Δ͜ͱΛ͓ࣔͯ͠Γɼͦͷผաఔͷཧղʹɼ
ૉԽ߹܈ʹ͓͚ΔૉಉҐମൺͷ؍ଌతऔಘٴͼɼཧࢉܭʹΑΔ؍ଌ݁ՌͷϞσϦϯά͕ॏ
ཁͰ͋Δɽ
զʑALMA͕ΩϟϦϒϨʔγϣϯ༻ʹ؍ଌ͖ͯͨ͠େͳλΠλϯͷσʔλ܈ʹண͠ɼͦͷ
த͔ΒΞητχτϦϧͷ 15NஔମΛ͍ߴ S/NͰݕग़͢Δ͜ͱʹޭͨ͠ɽ؍ଌ 2015 4݄
29ɼ؍ଌप 380 GHzͰ͋ΓɼJ=19–18ͷճసભҠʹͬͯෳͷًઢߏΛऔಘͰ͖
ͨɽ΄΅ಉ࣌ʹ 14NΛؚΉΞητχτϦϧͷৼಈྭى (J=19–18, v8 = 1, 350.15 – 350.85 GHz)

ͷ؍ଌߦΘΕ͓ͯΓɼΞητχτϦϧͷߴߴ S/NͷຊσʔλΛ༻͍ͨେؾதͷ์ࣹ
ୡࢉܭͷసղੳʹΑΓಋग़ͨ͠ɽ15Nஔମͷࠞ߹ൺΞητχτϦϧͷߴΛεέʔϦ
ϯά͢Δ͜ͱʹΑͬͯಋग़ͨ͠ɽࠓճಋग़ͨ͠ 14N/15NಉҐମൺ∼112+128

−39 Ͱ͋ΓɼԽֶԠ
ωοτϫʔΫγϛϡϨʔγϣϯʹΑΓ༧͞Εͨ (70 - 200, Dobrijevic et al. 2018)ͱௐతͰ
͋Δ͍ͬΆ͏ͰɼγΞϯԽਫૉγΞϊΞηνϨϯ (67±14, Cordiner et al. 2018)ͱඇௐతͰ
͋ͬͨɽ
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金星大気の平均子午面循環
⃝高木 征弘 1，杉本 憲彦 2，樫村 博基 3，安藤 紘基 1，松田 佳久 4

1京都産業大学 理学部，2慶應義塾大学 日吉物理学教室，
3神戸大学 惑星科学研究センター，4東京学芸大学 自然科学系

1. はじめに
平均子午面循環は金星大気スーパーローテーションを生成・維持するもっとも重要なプロセスの
ひとつであると考えられているが，従来の観測ではその構造や強度はまったく明らかになってい
ない。また，大気大循環モデル (GCM) を用いた研究で得られている子午面循環の構造は，モデ
ル間で大きく異なっている。本研究では金星における子午面循環の構造および形成メカニズムを
明らかにしたい。

2. モデル
本研究では金星 GCM である AFES-Venus を用いる。AFES-Venus は球面上のプリミティブ方程
式系に基づき，簡略化した金星用の物理過程を備えている。AFES-Venus は観測と整合的な大気
スーパーローテーションを再現することができ，これまでに，雲層における傾圧不安定波，極域
にみられるコールドカラー (周極低温域)，太陽加熱によって励起される惑星規模の波である熱潮
汐波，金星探査機あかつきが発見した惑星規模の筋状構造など，いくつかの興味深い大気現象の
再現にも成功している。時間発展の初期値は理想化されたスーパーローテーション状態とし，初
期の温度場は風速に傾度風バランスするように与えた。以上の設定を用いて 10 地球年の数値積分
を実施し，ほぼ準定常状態にある最後の 2地球年を解析した。

3. 結果
準定常状態において，観測と整合的な 130 m/s 程度のスーパーローテーションが維持されること
を確認し，長期間 (234地球日) 時間平均したオイラー平均子午面循環と残差子午面循環を求めた。
オイラー平均子午面循環をみると，高度 60–70 km，緯度 0◦–60◦ の領域には，低緯度側に直接循
環と高緯度側に間接循環が存在する。この間接循環は残差子午面循環にはみられないため，地球
大気のフェレル循環同様，傾圧不安定波によって作られているものと考えられる。雲層中 50–60

km には顕著な子午面循環が存在するが，その構造は従来の GCM で得られたものとは大きく異
なり，等温位面にほぼ平行に傾いている。この傾いた子午面循環は非定常性が強く，赤道に対し
て非対称になる（つまり，赤道をまたぐ東西平均南北流を伴う）こともある。傾いた子午面循環
による運動量輸送と熱輸送は，短周期擾乱（主に傾圧不安定波）によるものに匹敵し，大気大循
環に対する強い影響が予想される。渦位 (PV) 分布から，この傾いた子午面循環は対称不安定に
よって作られている可能性が示唆された。高緯度には間接循環がみられるが，傾圧不安定波によ
るものと考えられる。雲底付近の 40–50 km には赤道から極に延びる残差子午面循環がみられる
が，その成因はいまのところ不明である。
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月極域及び、低緯度領域における表層温度シミュレーション 

 
◯嵩　由芙子1、山本　光生2、田中　智2、滝田　準3 

1 、 
2 、3  

 
　 、
、 、 、
110 K 、 、

、 、  
　 、Lunar Reconnaissance Orbiter (LRO) Diviner Lunar Radiometer 
Experiment (DLRE) 、

、 、 、LRO
、 、DLRE 、

、
、  

　 本 、 、
Takita et al., 2017 、
、 、

、DLRE
、 、 、
、 、DLRE Reduced Data Record

JAXA Diviner Mapping Tool; Daket et al., 2019
 

　
、 、

、 A 、
B A 、 、

、 光
、 、

、 、B
、 光

 

 
Reference 
Takita, et al. (2017) Space Sci. Rev., 208, 287—315, https://doi.org/10.1007/s11214-017-0336-x. 
Daket et al. (2019) Lunar Planet. Sci. Conf. 50th, #2286 
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着氷模擬月土壌の近赤外スペクトル観測 
 

○荻島 葵、佐伯 和人 1 

1大阪大学大学院理学研究科 

 

近年、月の極域において水氷の存在を示唆する報告がいくつも上がっているが、水の形態や

量に関しては議論が続いている。2017年 12月に宇宙航空研究開発機構(JAXA)とインド宇宙

研究機関(ISRO)によって月極域での水資源探査計画の検討が始まった。この極域探査におい

て、我々は近赤外画像分光によるその場観測を提案しており、月面または掘削した穴の側面

の近赤外スペクトルから水の含有量を推定することを目指している。本研究ではこの探査に

向けて、極低温で鉱物表面に霜として水が付着している状態を想定した、実験室での月模擬

土壌への着氷実験と近赤外分光観測を行なった。模擬土壌試料として、主要な月鉱物である

かんらん石(San Carlos産、Fo90)と、月の高地に多く存在する斜長石(Casas Grandes産、

bytownite)を用いた。試料は砕いてからふるいによって粒径を 125-250umに揃えた。着氷に

は、自作の着氷実験装置を用いた。この装置では窒素環境の中で液体窒素により冷やされた

試料が、湿潤空気で満たされた筒の中を約 2m垂直に落下し、液体窒素が入ったボックスへ

と回収される。試料の取り出しは、窒素充填した自作のグローブボックス内で行なった。回

収した試料を液体窒素からすくい出し、自作のスルースボックスで混入した氷のみの粒を取

り除いた後、スペクトル観測用のクーリングステージに入れてスペクトルを観測した(波長

範囲 950-1600nm)。このとき、試料の一部を顕微鏡観測用のケースに入れて、着氷状態を顕

微鏡で観測した。スペクトル観測の後再びグローブボックス内でクーリングステージから試

料を取り出し、一部をすくい取って電子はかりで質量を計測した。その後ヒーターで試料を

加熱して霜を蒸発させ、再び質量を計測することで、加熱前後で減少した分の質量を霜の質

量として求めた。この計測値から着氷量を質量分率で計算した。落下により着氷したかんら

ん石、斜長石のスペクトルは、どちらも鉱物単体のスペクトルと比べて 1500nm付近に吸収

が見られた。この吸収の深さと着氷量の関係を求めると、吸収深さ(=検出のしやすさ)はか

んらん石より斜長石に着氷している場合の方が大きいということが示唆された。 

 

 

 

 

 

 

               ↑ 図 2. 斜長石に付着した微小氷((a)蒸発前,(b)蒸発後) 

               ←図 1. 付着していた氷の質量と 1500nmの吸収深さの関係 

(a) (b) 

O27



月リモートセンシングのための人工火成岩の合成と分光観測 
 

○荒木亮太郎 1 佐伯和人 1 小木曽哲 2 

1大阪大学 理学研究科  2京都大学 人間・環境学研究科

月惑星探査における分光観測は地表面の鉱物
を同定する有力な手法である.その際,現在は主に
Hupke(1981)などで確立されている粉体光散乱
モデルが利用される.一方レゴリスではなく岩石
を対象とした分光では,このモデルとはやや違っ
た挙動を示すことが経験的に知られている.しか
し岩石を対象とした光散乱モデルは未だ構築さ
れておらず,粉体光散乱モデルを近似的に利用し
ているにすぎない.今後の月着陸探査等における
岩石観測を見据え,岩石組織を対象とした光散乱
モデルを構築する必要がある.本研究ではその第
一段階として,ピストンシリンダーを用いた焼結
による人工かんらん岩の合成と,そのスペクトル
分光観測を行った. 
出発物質となるかんらん石は San Carlos産

(Fo～90)のものを使用した.これを粉砕し,ふる
いを用いて粒径の異なる 3種類のかんらん石粉
末に分けた.粒径はそれぞれ 25～45μm,75～125
μm,180～250μmである.この粉末を京都大学
のピストンシリンダー型高圧発生装置 PG-100
を用いて 1GPa,1500℃の条件で 1時間加熱圧縮
し,直径 5mm,高さ 9mmの円筒形状の人工かん
らん岩試料を作成した. 
試料の一部を薄片化して観察し,粒子の近似楕

円体の長径および短径のヒストグラムを作成し
た(図 1）.25～45μmの試料は焼結によって粒
径が大型化したものが多くみられた.一方で粒径
の大きい 75～125μmおよび 180～250μmの
試料は初期圧縮過程で破砕されており,深成岩組

織とは違い石基のような 20μm以下の細粒部が
新たに形成されたことが分かった (図 2). 
また波長 900nm～1600nmを観測できる赤外

線分光計を用いてそれぞれ 3種類の粒径のかん
らん石粉末および人工岩石を分光観測した.その
結果,かんらん石の 1μm付近の吸収ピークで大
きく減衰することが確認された.  

図 1. 作成した人工かんらん岩中結晶の長径と短径の分布 

(横軸の違いに注意) 

図 2. 粒径 180-250μm 粉体で作成した 

人工かんらん岩のクロスニコル薄片写真 

0.5mm 

25-45μm 

 

75-125μm 

 

180-250μm 

 

細粒部面積 36.2％ 

細粒部面積 36.0％ 

細粒部面積 51.8％ 
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SLIMマルチバンドカメラ 

エンジニアリングモデルによる観測性能確認 
 

○佐伯和人 1、本田親寿 2、大竹真紀子 3、仲内悠祐 3、白石浩章 3、佐藤広幸 3、 

石原吉明 4、前田孝雄 5 

1大阪大学、2会津大学、3宇宙航空研究開発機構、4国立環境研、5中央大学 

 

 小型月着陸実証機（SLIM)計画が 2021年度打ち上げを目指して JAXAにより計画されてい

る。SLIMは重力天体への軟着陸に関する様々な技術を実証するための着陸機である。鍵と

なる技術は精密航法制御アルゴリズム、画像認識航法、衝撃吸収脚などである。SLIM計画

を実行することにより、天体着陸技術に関して「降りやすいところに降りる」着陸から、

「降りたいところに降りる」着陸へのパラダイムシフトが起こると期待される。SLIMで実

証する重力天体へのピンポイント着陸技術を活かす観測機器として、我々はマルチバンドカ

メラ（MBC)を開発している。MBCは小型の可視・近赤外カメラで、InGaAsのイメージングセ

ンサーと、10バンドのバンドパスフィルターを持つホイール、そして、パンやチルトをす

るための可動ミラーからなる。MBCの科学目的は、着陸機周辺の岩石の岩石種や 岩鉱物の

同定である。特に、着陸地点に存在すると期待されるマントル由来カンラン石の Mg値、

Mg#(=Mg/(Mg+Fe) atomic ratio) の推定を大きな目的としている。 

 現在、MBCはエンジニアリングモデル（EM)が稼働状態となり、各種性能試験が始まって

いる。これまでは主として各部品のカタログ値等を基にして総合性能の推定がなされてきた

が、現在は EMで実測した値を使っての性能評価に移行している過程にある。今回は、バン

ドパスフィルターの透過率、量子化効率（間接的に推定）、ノイズ蓄積 度などの測光系の

パラメーターに関して EMを使った実測値を用いて推定精度を上げて、カンラン石の Mg値の

推定精度について確認する。 

 

 

 

 

 

 

 

 

図：MBCエンジニアリングモデルの試験データ例：バンドパスフィルター透過率実測値。1750 nm 以上の波長領

域に透過があるが、撮像素子の量子化効率がほぼ０の領域なので、総合性能には影響しない。 
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月の縦孔下の溶岩チューブの形状確認による 

溶岩物性値の同定 
 

○本多力 1,春山純一 2 

1NPO法人火山洞窟学会,2JAXA宇宙科学研究所 

 

[はじめに] 

 伊豆大島三原山の 1951年噴出の溶岩流で形成された溶岩チューブ洞窟である三原山ホル

ニトケイブでは,チューブ形状,溶岩流温度,粘性係数,降伏値,表面張力が明確にされた唯一

の貴重な例である(水上 1951,横山他 1970)。一方,宇宙では,月の溶岩地帯に縦孔が発見され

その縦孔下に溶岩チューブ洞窟が存在していることが想定されている(Haruyama他 2009, 

2010,2012,Kaku他 2017)。地球の伊豆大島三原山の調査例(本多,2006地球惑星)に基づき,

月での縦孔下の空洞形状と内部構造から溶岩チューブであることを確認し,さらに溶岩降伏

値と表面張力を求め溶岩チューブ形成時の溶岩温度を同定する可能性について紹介する。 

 

[伊豆大島溶岩チューブから得られる知見] 

 三原山ホルニトケイブについては,内部観察により水平断面と縦断面の測量図の作成が行

われた(立原他,2005)。この溶岩チューブ洞窟の空洞高さ Hとその傾斜率αから,傾斜した

円管内を流れるビンガム流体の流動限界条件により,溶岩降伏値 fBは fB=H(ρg sinα)/4か

ら推定される溶岩降伏値 5000Paが,内壁表面の溶岩鍾乳のピッチから天井からたれ下がる溶

岩鍾乳の凹凸のピッチ Pにより溶岩の表面張力γ=P2gρ/4π2を得ることが出来た(本多, 

2006地球惑星)。計測されたピッチはおおよそ P=3～4cmであり,その時の表面張力は 600～

1000mN/m が得られている。伊豆大島溶岩の表面張力は横山ら(1970)によって実験室で計測

されており,その外挿値の範囲内にある。噴火時の降伏値は粘性係数とともに温度の関数と

して計測されている（1125℃で 4300Pa,Hulme1974） 

 

[月への適用と将来探査] 

 月の縦孔の露頭断面には,停止した溶岩流厚さ,溶岩チューブ洞窟高さ,溶岩チューブ洞窟

内部には溶岩鍾乳ピッチ,等の痕跡が残されていると考えられるので,その痕跡を利用して溶

岩流物性値とチューブ形成時の温度の同定が可能と考えられる。マリウス丘のリル-Aに存

在する Marius Hills Holeについては、露頭の溶岩層平均厚 6m,チューブを想定した空洞高
さ 17ｍ(Robinson,2012)と推定傾斜率から降伏値 131Paと推定している(本多,2017地球惑

星)。さらに降伏値や表面張力の温度依存データが取得されればリル-Aを流れた溶岩の温度

の推定も可能である(本多,2019地球惑星)。 
 

[おわりに] 

 溶岩チューブの内部形状が明らかにできれば,過去に噴火した地球上および月の溶岩流の

溶岩チューブ洞窟の存在の確認とその高さから求めた降伏値と内部の溶岩鍾乳のピッチから

求めた表面張力から溶岩の温度を同定し,さらにその温度から溶岩の流れたときの粘性係数

を同定できる可能性がある。月縦孔での試料採取がすぐには出来ない段階では,溶岩組成情

報に基づいた計算による温度変化の物性データを得て,評価するか,あるいは合成試料を作成

して温度変化を実測することが考えられる。 
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月火星の縦孔地下空洞直接探査（UZUME）計画の 

科学と探査構想 
Science and Mission Concept of Unprecedented Zipangu Underworld  

of the Moon Exploration（UZUME） 

 

○春山純一 1，岩田隆浩 1，山本幸生 1，西堀俊幸 1，大槻真嗣 1，河野功 1，桜井誠人 1， 

石上玄也 2，月火星の縦孔地下空洞直接探査リサーチグループ 

 

1宇宙航空研究開発機構，2慶應義塾大学  

 

 2009年に月に、溶岩チューブのような火成活動起源の地下空洞に開いたと考えられる

深さ直径共に数 10ｍに及ぶ縦孔が、SELENE（かぐや）の地形カメラの取得したデータに見

つかった。同様の縦孔は火星でもたくさん見つかっている。 

こうした中、JAXA宇宙科学研究所の理学委員会の下、月火星の縦孔地下空洞直接探査リ

サーチグループ（RG）が 2016年に設立され、理工学研究者 40名以上により活動を行ってき

た。また、この RGメンバー他、アウトリーチなどを検討するメンバーも含めて、UZUME

計画の名の下に、幅広く探査を検討している。 

これまでの活動で、月火星科学(探査)の目指すものを、コミュニティの議論、国内外学

会での発表内容の動向から、①月惑星への揮発性物質供給、②天体衝突史（orクレータ年

代学再考）、③内部進化（火成活動、マントル物質確認）、④地球外生命、もしくは生命前

駆体の発見の 4点に整理されると結論し、これらが学術コミュニティの動向、目指すところ

に対して、月火星の地下空洞探査で期待に応えること、すなわち探査による科学的リターン

が大きいことを確認し詳細を詰めた。この成果を踏まえ、関連最新科学成果の収集、グルー

プメンバー自らの関連解析成果を積み上げつつ、探査におけるサイエンス重点項目の整理、

更に、国内外のミッションへの共同参画議論を行ってきた。今後、L. Kerber博士（JPL）

を PIとする、米国ディスカバリプログラムに提案されている、月の静の海の縦孔（地下空

洞に開いた天窓）へのローバー接近・降下観察ミッション「Moon Diver」 計画への、小型

プローブ提供による「国際共同」探査相乗りや、自らの着陸機・移動体・小型プローブを主

とするミッションを企画する「公募型小型」探査（打ち上げは、イプシロン（増強型）、あ

るいは H2A相乗りを念頭に置く）の検討を開始している。 
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探査機はやぶさ 2のリュウグウ近傍探査の総括 
 
○渡邊誠一郎 1,2，吉川真 2，田中智 2，杉田精司 3，竝木則行 4，岡田達明 2，北里宏平 5， 

橘省吾 3,2，荒川政彦 6，池田人 7，石黒正晃 8，はやぶさ 2サイエンスチーム 9 

1名古屋大学，2JAXA宇宙科学研究所，3東京大学，4国立天文台，5会津大学，6神戸大学，

7JAXA研究開発部門，8ソウル大学，9はやぶさ 2プロジェクト 

 

探査機はやぶさ 2は，2018年 6月から 14ヶ月，C型小惑星リュウグウの近傍に滞在し，

搭載機器（光学カメラ ONC，熱赤外カメラ TIR，近赤外分光計 NIRS3，レーザ高度計 

LIDAR）による観測，重力計測運用，ローバ MINERVAII-1とランダ MASCOTによる表面探査，

サンプラによる 2回の表層試料採取，衝突装置 SCIによる人工クレーター生成と分離カメラ

DCAM3による放出物カーテンの撮像などを順調に行ってきた．特に 2019年 4月には 8°N, 

301°E付近に SCIにより直径 10 mを超える人工クレーターを生成することに成功し，さら

に 7月にはこのクレーターから二十数 m離れた C01-C領域に 2回目のピンポイントタッチダ

ウンを行い，SCI衝突で掘削された地下物質を含む可能性の高い表層物質の採取を行った．

サンプル帰還後の分析により，タッチダウンの 1回目と 2回目で採取された表面物質を相互

に比較できれば，地下由来の物質の同定が可能になり，ラブルパイル小惑星表層での衝突・

流動・混合過程，宇宙風化過程などに制約を与えられるものと期待される． 

リュウグウは，周期 7.63時間という比較的遅い逆行自転をしているが，典型的なこま形

状を示し，直径約 500 mのほぼ円形の赤道リッジを持つ．重力計測の結果から，バルク密度

は 1.19 g cm-3と小さく，60%程度の平均空隙率をもつと推定される[1]．表面には大きいが

空隙率の高い岩塊が散在し，形状中心と重心のずれも小さいことは，リュウグウがラブルパ

イル天体で伸張強度が弱いことを示唆する[1]．SCIクレーターの直径にリュウグウ表層の

強度による影響が見られないことも，強度が小さいことを支持する[2]． 

表面スペクトルは可視・近赤外ともに，反射率が低く，波長に対する勾配はほぼ平坦であ

る[3]．全球で 2.72 μm付近に弱い吸収が見られ，水(MgOH)の存在が示唆される[4]．空間的

には均質に近いが，緯度方向や東西半球で違いも見られ，進化史と関係する可能性がある．

こま型形成はリュウグウ形成時もしくは以後の高速自転時の 2つの可能性がある．後者では

こま型形成時に既存のクレーターが消去された可能性が高く，SCI実験に基づくリュウグウ

のクレーター年代学の精密化が形状形成過程の特定に重要である． 

はやぶさ 2は今後，2019年 11月末から 12月初めにリュウグウを出発し，その 1年後に

地球に帰還し，試料入りのカプセルをオーストラリアに落下させる予定である． 

[1] Watanabe et al. 2019. Nature 364, 268. [2] 荒川他 2019. 地球惑星科学連合大会. [3] Sugita 
et al. 2019. Nature 364, 252. [4] Kitazato et al. 2019. Nature 364, 272.  
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「はやぶさ2」サンプラー： 
試料採取完了と回収準備 

 

Hayabusa2 Sampler: Sample collection and recovery operations 
 

○橘 省吾 1,2，澤田弘崇 2，岡崎 隆司 3，三浦 弥生 4, 高野 淑識 5，坂本 佳奈子 1 
 

1東京大学 大学院理学系研究科 宇宙惑星科学機構，2宇宙航空研究開発機構 (JAXA) 宇宙
科学研究所，3九州大学 大学院理学研究院 地球惑星科学部門，4東京大学 地震研究所， 

5海洋研究開発機構 (JAMSTEC) 海洋機能利用部門 生物地球化学研究プログラム 
�

 小惑星サンプルリターン探査機「はやぶさ 2」は 2018 年 6 月に探査対象天体である C
型小惑星リュウグウ到着後，搭載リモートセンシング機器，着陸機による科学観測 [e.g., 
1‒5] をおこない，2月 22 日に第一回目の着陸サンプリングをおこなった（当初計画では
10 月に第一回目の着陸運用の予定であったが，ボルダーに覆われたリュウグウ表面への安
全な着陸のために詳細観測などをおこない，2月に第一回目の着陸となった）．4月に実施
した人工クレーター形成実験後には，クレーター形成で放出された地下物質の採取を目的と
し，クレーター近傍で第二回目の着陸サンプリング運用をおこなった． 
 二回の着陸ともに，サンプラー [6-8] は試料採取のための弾丸発射に成功した．サンプ
ルを格納するサンプルキャッチャは 3室構造をしており，2月，7月の着陸時のサンプルは
それぞれ別の試料室に保管された．また，8月下旬には，サンプルキャッチャを地球帰還カ
プセル内のサンプルコンテナに収納した（サンプルコンテナはメタルシール機構で密封され 
[7, 8]，回収試料から放出される揮発性物質を逃さず，保管する）．この運用により，回収
試料の地球帰還準備は完了した． 
 2020 年末，地球帰還カプセルはオーストラリアで回収される．カプセル回収後，コンテ
ナ内の圧力調整と揮発性成分採取のため，サンプルコンテナ開封前にガス採取オペレーショ
ンをおこなう [7, 8]．現在，宇宙科学研究所において，ガス採取装置の性能評価，分析リハ
ーサルが進められている． 
 講演ではリュウグウでのサンプル採取運用，そこから導かれる科学成果，ならびに帰還後
作業について紹介する． 
 
参考文献 [1] Watanabe S. et al. (2019) Science 364, 268-272. [2] Sugita S. et al. (2019) Science 
364, eaaw0422. [3] Kitazato K. et al. (2019) Science 364, 272-275. [4] Grott M. et al. (2019) Nature 
Astronomy. doi.org/10.1038/s41550-019-0832-x. [5] Jaumann R. et al. (2019) Science 365, 817-
820. [6] Tachibana S. et al. Geochem. J. 48, 571-587. [7] Sawada H. et al. (2017) Geochem. J. 48, 81-
106. [11] Okazaki R. et al. (2017) Geochem. J. 48, 107-124.��
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はやぶさ２搭載レーザー高度計 LIDARの 

地形データに基づく小惑星 Ryuguの表面ラフネス 
 

○増田陽介 1，阿部新助 1，並木則行 2，松本晃治 2，野田寛大 2， 

千秋博紀 3，照井冬人 4，水野貴秀 4 

1日本大学，2国立天文台，3千葉工業大学，4宇宙航空研究開発機構 

 

小惑星探査機はやぶさ 2は，2018年に小惑星 Ryugu(162173)に到着し，搭載機器の一つである

レーザー高度計(LIDAR)を用いて，小惑星の形状測定を行ってきた．本研究では，LIDARが実

際に測距した地形データに基づき，小惑星 Ryuguの，水平方向距離(ベースライン)に対する m

スケールでの表面ラフネスを統計的な手法[1]を用いて計算した．  

ここで, 小惑星における表面ラフネスの研究は，主にレーダー観測や熱赤外カメラによる熱放

射観測に基づいた cmスケールの表面ラフネスと，本研究における LIDARのようなレーザー高

度計の測距データに基づいた mスケールの表面ラフネスの 2つに大別される．後者の場合，表

面ラフネスは，ベースライン毎に傾斜を取り除いた標高(ジオポテンシャル高度)変化の平均二乗

誤差として計算され，複数のベースラインにおける表面ラフネスのフィッティングから，粗さの

傾向を示すハースト指数 H(粗さ指数:H=0～1)を算出することが出来る．この手法を用いること

で，同じベースライン毎に複数の局所的な領域における表面ラフネスの比較や，月や水星といっ

た小惑星より大きな天体との定量的な比較が可能となる．過去の研究から，月や水星，低空隙率

(約 20%)・小惑星 Erosの表面ラフネスは，ハースト指数 Hが 1に近い傾向，すなわち，ベース

ライン毎に表面ラフネスが線形的に増加する自己アフィン性が確認されているが[2],[3],[4]，高空隙

率(約 40%)・小惑星 Itokawa に関しては，そうした傾向が見られていない[5],[6],[7]．このことから，

表面ラフネスと，そのラフネスの傾向を示すハースト指数は，小惑星の起源と進化を特徴付ける

一つの手がかりになることが期待される. また，表面ラフネスを計算する上で，水平方向への距

離の物差しとなるベースラインについては既に複数の計算方法が考案されており[7]，使用する

LIDARのデータセットに合わせて適切な手法を選択する必要がある. 

そこで, 本発表では，小惑星 Ryuguにおけるベースライン計算方法を示すとともに，複数のベ

ースラインでの表面ラフネスとハースト指数, さらには Ryuguの形状モデルを使用した 3次元

ラフネスマップを作成し，他の小惑星や惑星との比較を報告する． 

 

[1] Shepard, M. K., et al. (2001) J. Geophys. Res, 106,32777-32795. [2] Rosenburg, M. A., et al. (2011) J. Ge-
ophys. Res, 116, E02001. [3] Susorney, H. C.M., et al. (2017) J. Geophys. Res, 112, 1372-1390. [4] Cheng, A. 
F.,et al. (2002) Icarus,155,51-74 [5] Abe S., et al. (2006) Science, 312,1344-1347. [6] Barnouin-Jha,O. S., et al. 
(2008) Icarus, 198,108-124. [7] Susorney, H. C.M., et al. (2019) Icarus, 325, 141-152. 
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  Thermal Characteristics of a Crater and Ejecta Materials Generated by a SCI 
(Small Carry-on Impactor) Experiment and Adjacent Touchdown Area 
Observed by Thermal Infrared Imager (TIR) onboard HAYABUSA2  
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小惑星リュウグウのクレーターと周辺ボルダーの
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小惑星探査機「はやぶさ 2」による観測から、リュウグウについてクレーターやボルダー

など様々な表面の地形的特徴が明らかになっている[1,2,3,4]。クレーターについては、[3]

によりリストアップされ、その直径・形状や全球における分布の特徴が報告されている。ま

た、2019年 4月には、はやぶさ 2の SCI（衝突装置）により、人工クレーター（SCIクレー

ター）生成実験が行われ、クレーター形成過程に対する知見が得られると期待されている。 

本研究では、リュウグウのクレーターとその周辺に存在するボルダーに着目し、それらの

相互関係から地下構造を明らかにすることを目的とする。そのために、光学航法カメラ

ONC-Tにより撮像された画像と、それを元に作成された形状モデルを用いて、クレーターと

ボルダーの関係を調べた。解析には、高度約 3 kmの画像と、一部のクレーターについては

より低高度で撮像された高解像度画像を使用した。また[3]でリストアップされたクレータ

ーのうち、円形のくぼみでリムがあるもの（クラスⅠ）と、円形のくぼみでリムがないもの

（クラスⅡ）を調べた。各クレーター内部と外部（クレーター半径の 1倍から 1.5倍の円環

領域）に存在するボルダーについて、それぞれサイズ頻度分布を調べた。そして、平均直径

1 m以上のボルダーについて、クレーター内部と外部でのボルダー数密度を比較した。 

その結果、直径が約 30 m以下、深さにして数 mより浅いクレーターでは、平均直径 1 m

以上のボルダー数密度が外部に比べて内部では低い傾向が確認された（数密度比は、0.4～

0.8程度）。一方、直径、深さが大きいクレーターでは、数密度が外部に比べて内部で同じ

か高いものが見られた。外部が表面付近の構造を、内部が地下の構造を反映しているなら、

表面付近に大きいボルダーを含む層、その下により小さいボルダーが卓越する層、さらにそ

の下には表面付近と同程度の大きいボルダーがある層から成る構造が推定される。そこで、

この考え方をもとに、層構造の厚さの推定を試みた。また、SCIクレーターについても、生

成の前後で、[5]の結果に基づき同様の解析をしたので、その検証結果も併せて議論する。 

[1] Watanabe+ (2019), Science 364, 268. [2] Sugita+ (2019), Science 364, 252. [3] Hirata+ 2019, submitted to 
Icarus. [4] Michikami+ (2019), Icarus 331, 179. [5] 坂谷ほか (2019) 日本惑星科学会秋季講演会． 
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遠心法で測定した隕石粉の固着力と        

小惑星レゴリス粒子への応用 

○長足 友哉, 中村 昭子 （神戸大学理学研究科） 

はじめに： 

細かい粉体からなる層は粒子間力により充填率が低いことが実験的に知られ、小天体上では粒子

にかかる重力に比べ、粒子間力が無視できないと考えられる。一方で、重力だけでは説明できな

いほどに速く自転する天体が知られ、それは構成粒子間の固着力で説明されている (Sánchez & 

Scheeres, 2016など)。また、はやぶさ 2の SCIが小惑星リュウグウに作った人工クレーターのサ

イズから、リュウグウのレゴリス粒子の固着力の制約が期待される。 

ミクロンサイズの球形シリカ粒子間の固着力は原子間力顕微鏡カンチレバーにより測定され、粒

子サイズに比例することが示されている (Heim et al., 1999)。しかしながら、より大きい不規則形

状のレゴリス粒子にその結果を外挿するのは困難である。そこで本研究では、数十ミクロンに砕

いた隕石粉の固着力を測定した。 

実験方法： 

過去研究（Nagaashi et al., 2018）でも用いた遠心法により大気中で固着力の測定を行った。この手

法は、数十ミクロンサイズの様々な形状の複数の粒子の固着力を同時に直接測定できる。測定に

は、炭素質コンドライト（CV3, CM2）、 普通コンドライト（LL3.5, LL5, LL6）、ユークライトの

粒子を用いた。 

結果・議論： 

隕石粉の固着力は、ミクロンサイズのシリカ球の測定結果から推定される値よりも数桁小さく、

数桁にわたる範囲をもつことが分かった。これは表面粗さの影響が考えられる。また、炭素質コ

ンドライトの粒子の固着力は他に比べて数倍小さかったが、これは物質による表面粗さや表面へ

の吸着水量による違いかもしれない。本講演では、隕石粉表面への吸着水量の影響を議論する。

また一方で、数十ミクロンサイズではサイズと固着力が比例関係でないことから、小惑星レゴリ

スが数十ミクロンサイズ以上であればサイズの割に固着力は小さいと推測される。さらに、小惑

星全体の強度を数十ミクロンサイズのレゴリスが支配していると仮定すると、隕石粉への吸着水

が固着力測定値を過小評価させている可能性を考慮に入れても、その強度は小さく、数 Pa～数百

Pa程度と推定される。 
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A 3-dimensional coupled atmosphere-hydrosphere global climate model  
for early Mars: Impact of Tharsis bulge on the global water cycle 
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�A. Kamada 1, T. Kuroda 1, Y. Kasaba 1, N. Terada 1, H. Nakagawa 1, and K. Toriumi 1 

1 Department of Geophysics, Graduate School of Science, Tohoku University 
 

The planetary environment on the early Mars would have been quite different from that on the current Mars. 
Many observations have shown geological evidences for the past Martian environment which had been 
warm and wet enough to allow liquid surface water. A well-known geological evidence is called “valley 
networks”, which are widely distributed within a domain of latitudes ranging from −60°S to +30°N. Alt-
hough the orientation of VNs in the boundary between the Late Noachian and Early Hesperian (3.85-3.6 
Ga) had been influenced by the Tharsis bulge, which is the largest volcanic plateau centered near the equa-
tor in the western hemisphere of Mars, the formation epoch of the Tharsis bulge is still under debate (e.g. 
Phillips et al. 2001; Anderson et al. 2001). 
We use the DRAMATIC (Dynamics, RAdiation, MAterial Transport and their mutual InteraCtions) 
PMGCM (Paleo-Martian General Circulation Model) as the base system to reveal the impact of Thasis 
bulge on the global water cycle of early Mars. It has (1) a radiation scheme with the absorptions of 
CO2/H2O/H2 gases as well as CO2/H2O ice clouds, (2) a water cycle scheme including H2O convection, 
advection, condensation, and precipitation processes with large-scale condensation and relaxed Arakawa-
Schubert cumulus convection, (3) surface parameters including the ancient ocean and lakes assuming sea 
levels at -2.54 km altitude of the current topography, (4) ocean thermodynamics including sea ice processes 
and variable surface albedo/thermal inertia, and (5) hydrologic calculations of fluvial and sediment 
transport with high resolution.  
Simulations are performed with a solar flux of 75% of the present value (441.1 W m-2) in accordance with 
the Faint Young Sun assumption. The calculations are made with surface mean pressures of 0.5, 1, 1.5, 2 
bar, assuming the H2 concentrations up to 6% to create warm and wet surface climate of the early Mars. 
Our PMGCM results assuming several percentages of hydrogen atmosphere show that the early Martian 
surface environment could have been cool; namely, the surface temperatures could be high enough (> 273 
K) during summertime to allow seasonal melting of snow-ice deposits, and low enough (< 273 K) during 
wintertime to produce considerable snow precipitation and accumulation. Our PMGCM results show that 
the early Martian surface environment could have been clement surface environment, which is character-
ized by precipitation and seasonal melting of snow, and enough fluvial and sediment transports. Moreover, 
our PMGCM, assuming the absence of Tharsis bulge, calculates mature surface runoff system (e.g. Icaria 
Terra, Aonia Terra, Noachis Terra, Terra Sabaea and Hesperia Planum), which is consistent with observed 
Martian valley networks. It might show that the Tharsis loading might had not been completed or even be-
gun during the early Martian periods. 
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ࢉܭղ૾ߴ

⃝ֽଜ തج 1ɾീ ঘ 2ɾᖒ  3ɾా จߒ 3

தౡ ݈հ 4ɾੴ ਖ਼थ 5ɾڮߴ ๕ 1ɾྛ հ 1

1ਆށେֶ, ,ॴڀݚڥཱࠃ2 3ཧԽֶڀݚॴ, 4भେֶ, 5ւಓେֶ

ɹՐେؾͰे͔ΒඦϝʔτϧنͷμετσϏϧ (ਖટ෩)͔ΒɺेΩϩϝʔτϧن
ͷϩʔΧϧμετετʔϜɺશٿΛ෴͏άϩʔόϧμετετʔϜ·Ͱɺେখ༷ʑͳنͷ࠭ཛྷ
ബ͘ւ͕ؾະղ໌Ͱ͋Δɻ·ͨՐେ༺࡞ޓଌ͞Ε͍ͯΔ͕ɺ͜ΕΒͷεέʔϧؒͷ૬؍͕
͕ͳ͍ͨΊɺனؒͷפஆ͕ࠩେ͖͘ɺԖରྲྀ͕ӽ͢Δͱ͑ߟΒΕΔ͕ɺશنٿͷେؾେ
॥ʹର͢Δͦͷׂղ໌͞Ε͍ͯͳ͍ɻ͜ΕΒͷಾʹΉͨΊʹɺਫฏΩϩϝʔτϧղ
૾ͷߴղ૾Ͱɺඇ੩ྗֶͷํఔࣜܥʹΑΔશٿେٻ͕ࢉܭؾΊΒΕΔɻ
ɹͦ͜ͰզʑɺେػࢉܭܕʮژʯͷػܧޙɺʮַʯͰՐߴղ૾ࢉܭͷ࣮ݱΛ͠ࢦɺશٿ
ඇ੩ྗֶՐେؾϞσϧ (Ր൛ SCALE-GM) Λ։ൃ͍ͯ͠ΔɻSCALE-GMɺਖ਼ೋे໘ମ४
Ұ্༷֨ࢠͰશٿΛඇ੩ྗֶͷӡಈํఔࣜܥͰղ͘ྗֶίΞͰ͋Δɻզʑ SCALE-GMʹɺՐ
େؾ༻ͷఆ์ࣹɾද໘աఔͳͲͷཧϞδϡʔϧΛΈࠐΜͩՐ൛ SCALE-GMΛ։
ൃ͍ͯ͠Δɻ։ൃɺطଘͷ൚େؾେ॥ϞσϧDCPAM (੩ྗֶɾεϖΫτϧϞσϧ) ͷՐ
ཧϞδϡʔϧΛҠ২͢ΔܗͰਐΊ͍ͯΔɻ
ɹຊൃදͰɺ։ൃͷܦաͱ͜Ε·Ͱʹ࣮ݱͰ͖ͨશٿ 1.9 km֨ࢠͷߴղ૾ࢉܭͷ݁Ռਫฏ
ղ૾ґଘੑ (ਤ 1)Λհ͢Δɻ

ँࣙɿຊڀݚจ෦Պֶলϙετʮژʯ๖ժత՝ 3ʮଠཅܥ֎ (ୈೋͷٿ)ͷੜͱଠཅܥ
ɻͨ͠·͠ࢪมಈͷղ໌ʯͷҰͱ࣮ͯ͠ڥ

ਤ 1: Րେࢉܭؾͷղ૾ґଘੑɻٿͷय़͔Β 30ޙͷߴ 2 kmͷԖྲྀ [m s−1] ͷॠؒɻ
ਫฏִ֨ؒࢠ dx = (a) 60 kmɺ(b) 30 kmɺ(c) 15 kmɺ(d, g) 7.5 kmɺ (e, h) 3.8 kmɺ (f, i) 1.9 kmͷ
߹ɻύωϧ (g, h, i) ͦΕͧΕ (d, e, f) ͷ֦େը૾ (Ԗରྲྀ͕ൃୡ͠͡ΊΔํ࣌ͷಓۙ)Ͱ͋
Γɺ4◦ ×4◦ (∼240 km ×240 km)ͷྖҬΛද͍ͯ͠Δɻ
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References: 
Acuña, M. H., et al. (2001). Science, 284, 790-793 
Goldspiel, J. M., & Squyres, S. W. (1991). Icarus, 89(2), 392-410. 
Jakosky, B. M., et al. (2017). Science, 355, 1408-1410. 
Seki, K., et al. (2001). Science, 291, 1939-1941. 
Terada, N., et al. (2009). Astrobiology, 9(1), 55-70. 
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原始火星大気に包まれた火星衛星系の進化：

微惑星の捕獲と衛星の衝突・軌道進化

〇松岡 亮・倉本 圭
北海道大学大学院 理学院 宇宙理学専攻

火星の衛星（フォボス・ダイモス）はその形状・サイズ・可視-近赤外反射スペクトル・アルベドが

始原的炭素質小惑星と類似することから，微惑星捕獲起源説が提唱されてきた．このような微惑

星の捕獲を達成するためには軌道エネルギーの散逸が起きなければならないが，その散逸の媒体

として，星雲ガスの重力束縛で生じる原始火星大気が提唱されてきた[1, 2]．このとき，天体は衛星

として捕獲された後も大気と相互作用を続けることになり，その軌道進化は特に大気の回転速度

分布に強く依存する．

火星の衛星の潮汐軌道進化から推測される 46 億年前の衛星の軌道半径は，いずれも静止軌

道付近であると考えられている[3]．本研究では，この軌道半径を説明するよう，大気回転速度分布

を次のように仮定した：(1)共回転半径（𝑅𝐶）以内：火星自転と共回転，(2)共回転半径～Bondi 半

径（𝑅𝐵）：𝑣(𝑟) = ((𝑅𝐵 − 𝑟)/(𝑅𝐵 − 𝑅𝑐 ))Γ𝑣𝐾(𝑟)で距離とともに回転速度が減衰（𝑣𝐾は Kepler 速

度，Γは正定数で，本研究では 1 と置いた），(3)Bondi 半径～Hill 半径：静止大気で，かつ Hill 半

径で星雲ガスと接続．このような，距離とともに回転速度が減衰する大気は，共回転半径を通じて

外側へと漏れ出す角運動量が Kepler 回転を達成できるほど大きくない場合に生じると考えられ

る．大気モデルの構築に当たっては，仮定した速度場による遠心力と火星重力，圧力傾度力が釣り

合うように大気の密度場を決定した．

この大気の下では，一時捕獲された天体のうち，火星自転に対して順行した軌道をもつものは

静止軌道付近に長く滞在するような軌道進化を辿り，逆行した軌道をもつものは大気から強いガ

ス抵抗を受けて火星へと速やかに落下する．このような軌道進化の特徴から，順行軌道天体同士

の衝突と順行軌道天体-逆行軌道天体の衝突が想定される．本研究では，ガス抵抗による軌道進

化に加えて衛星同士の衝突・合体を含めた火星衛星系の進化を調べた．本発表では，最終的に形

成される衛星の個数・質量・組成不均質に着目してこの結果を議論する．

[1] D. M. Hunten (1979), Icarus, 37, 113—123. [2] S. Sasaki (1990), LPSC XXI:1069—

1070 (abst.). [3] J. A. Burns (1992) In: H. H. Kieffer et al. (eds), “Mars”, Univ. of Arizona 

Press, Tucson, 1283—1301.
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星 星 MMXの と  
 

○倉本 圭 1,2，川勝 康弘 2，藤本 正樹 2，Jean-Pierre Bibring3，玄田 英典 4，平田 成 5,  

今村 剛 6，亀田 真吾 7，David Lawrence8, 松本 晃治 9，宮本 英昭 6，諸田 智克 6，長岡 央 2， 

中川広務 10，中村 智樹 10，小川 和律 11，大嶽 久志 2，尾崎 正伸 2，佐々木 晶 12，千秋 博紀 13， 

橘 省吾 6，寺田 直樹 10，臼井 寛裕 2，和田 浩二 13，渡邊 誠一郎 14，MMX study team 
1.北海道大学，2.JAXA，3.パリ＝スッド大学，4.東京工業大学，5.会津大学, 6.東京大学，7.立教大学，8.ジョンホプキンス大学， 

9.国立天文台，10.東北大学，11.神戸大学，12.大阪大学，13.千葉工業大学，14.名古屋大学 

 
星衛星探査計 MMX Martian Moons eXploration は スと イモスの近接観測と ス

からの ン ル ーンにより 星衛星の起源を明らかにし 接 における 星 成

と 発性物質 に 約を与えるとともに 星 化 に たな 見を えることを主目的とする

ミ ションである はや さ１ 機・2 機で った小 体 ン ル ーン探査の強みを しつつ

星 自に ー する いを持 本計 表においては ISAS/JAXA の する

的中 探査の 1 機に けられるとともに 星 の の 動 の 大を主 とす

る 探査 探査ならびにそれに向けた調査・ ミ ション の一 としての けも

する 2024 年の 上 と約 5 年の 期間の 定の下 Phase-A を し

現在探査機の 本 計 Phase-B が 行しつつある 本 では現時点での ミ ションの み

てについて す 変 が わる可能性があることには されたい  

ラ (TENGOO), 角分 ラ (OROCHI) 近 分 ラ (MacrOmega; CNES

) 中性 分 計 (MEGANE  NASA ) イ ン質量分  (MSA) レー 測  

(LIDAR) 星 ストモニ  (CMDM) からなる MMX の 観測機 は 分 と 的に 星

衛星の起源を する を明らかにする そして ン ル 点の 定 け そして

星 の変 ・ 化 の 明のための観測デー を ることを目的とする 観測機 には た

に CNES と DLR が 発 する ー が わる 定である ー には ラ レー ラ ン分

熱 射計 を せ ス表層の物理状態と 物 成をその場計測する スの成り に

な 約を つつ 着 の 全性の 観測結果の の けに する  

MMX は 2019 年 7 に H3 トを用いて 球を 発し 2020 年 8 に 星 に 着する 着

スの軌道とやや異なるが 周期の軌道を ることで 質的に探査機が スを定 周回

する 衛星軌道(QSO) する 中性 分 計は測定 理上 に 体を大きく れ

ることが 可 であり ス 均 よりも小さな観測高度を とする スは 星の 道

上を周回していることから 星の 分・ 分を含 時期に 探査機が日 に る時間が に低高度

QSO を った場合に びる そこで これらの時期には 高高度 200km× 100km あるい

は中高度の QSO を る そして 時間日 の起きない季節に 低高度 QSO 運用 え 24 km×20 

m を行って 接近観測を める このとき ラの空間 度は 10cm 度 分 のそれも

10m 度に る な 面の分 デー から スの 物 成を める また 中性

分 計は 球ス ールで 表層数 cm の主 均存在度を める QSO からは スの

状・ を めるレー 測 イ ンや スト ラ スの観測 さらに 星大気の 観測を行う  

2027 年 3 には 星が 球に大接近し 探査機と 球間の 時間が 小になる この 近の

時期に ー と 2 度の 着 を行う は を スに 着 させて行う その場

デー に いて 球 で決定した に可動 ー でコ ラーを突き し を き いて

ル 移 する に分 を行い 点の 質 的な けに てる

MMX は 2028 年 8 に 星 を する この直 に イモス の ライ イ観測を複数回 し

イモスと スの成 関係を明らかにするデー を する MMX は 2029 年 7 に 球に する

合計 10g の は ュレーションを た に 物 み合わせ ・ 体 成 年 測

定など一 の 分 を し 観測デー と せて 期の 目的の 成を る  
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星 星 の  
 
○ 井 1 2 3 4 1 弥 5 1  

1,5  6 1,2 

1ISAS/JAXA, 2 大学 3 大学 4 大学 5 大学 6 JAMSTEC 

 

Phobos and Deimos occupy unique positions both scientifically and programmatically on the road to 

the exploration of the solar system. Japan Aerospace Exploration Agency (JAXA) plans a Phobos sam-

ple return mission (MMX: Martian Moons eXploration). The MMX spacecraft is scheduled to be 

launched in 2024, orbit both Phobos and Deimos (multi-flyby), and retrieve and return >10 g of Pho-

bos regolith back to Earth in 2029. The Phobos regolith represents a mixture of endogenous Phobos 

building blocks and exogenous materials that contain solar system projectiles (e.g., inter-planetary 

dust particles and coarser materials) and ejecta from Mars and Deimos (Table 1). Under the condi-

tion that the representativeness of the sampling site(s) is guaranteed by remote sensing observations 

in the geologic context of Phobos, laboratory analysis (e.g., mineralogy, bulk composition, O-Cr-Ti 

isotopic systematics, and radiometric dating) of the retuned sample will provide definitive infor-

mation about the moon’s origin: capture of asteroid or in-situ formation by a giant impact. If Phobos 

proves to be a captured object, isotopic compositions of volatile elements (e.g., D/H, 13C/12C, 15N/14N) 

in inorganic and organic materials will shed light on organic-mineral-water/ice interactions in a primi-

tive rocky body potentially from the outer solar system and the delivery process of water and organ-

ics into the inner rocky planets.  

Table 1: Expected characteristics of endogenous returned samples 
  Moon origin 

  capture of asteroid   In-situ formation 
  Outer solar system body   Inner solar system body   Co-accretion   Giant impact 
Petrology Analogous to carbonaceous 

chondrite, IDP, or cometary 
material 

  Analogous to ordinary 
chondrite 

  
? 

  Glassy or recrystallized igneous 
texture 

Mineralogy Rich in oxidized and hydrous 
alteration phases (e.g. phyllo-
silicate, carbonates), amor-
phous silicate 

  Reduced and mostly 
anhydrous phases (e.g., 
pyroxene, olivine, metal, 
sulfides) 

  Un-equilibrated mixture 
of chondritic minerals? 

  High-T igneous phases (e.g., 
pyroxene, olivine),  
Martian crustal (evolved igneous) 
& mantle (high-P) phases 

Bulk chemistry Chondritic, volatile-rich (e.g. 
high C and high H) 

  Chondritic, volatile poor   Chondritic (= ~ bulk 
Mars?) with nebula-
derived volatile? 

  Mixture of Martian crustal 
(mafic) and mantle-like (ultra-
mafic) composition possibly with 
impactor material (high HSE?).  
Degree of volatile depletion 
varies due to impact regime 

Isotopes Carbonaceous chondrite signa-
ture (e.g., 17 , 54Cr, 50Ti, 
Mo, noble gases , primitive 

solar-system volatile signature 
(e.g., D/H, 15N/14N) 

  Non-carbonaceous chon-
drite signature (e.g., 

17 , 54Cr, 50Ti, Mo,  
noble gases), primitive 
(e.g., chondritic D/H, 
15N/14N)? 

  Bulk-Mars (?) signature 
e.g., 17 , 54Cr, 50Ti, 
Mo , planetary volatile 

(e.g., intermediate  D/H,  
low15N/14N?)? 

  Mixture of Martian and impactor 
(carbonaceous or non-
carbonaceous) composition, 
highly mass fractionated plane-
tary volatile (e.g., low D/H,  
low15N/14N)? 

Organics Primitive organic matter, 
volatile & semi-volatile organ-
ics, soluble organics? 

  Non-carbonaceous signa-
ture? 

  
? 

  
? 
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フラッシュ X線を用いた衝突破壊現象の観測 

：多孔質標的の破片速度分布に対する空隙の効果 

 

○中村誠人 1, 荒川政彦 1, 保井みなみ 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/JAXA 

 
太陽系の天体は、衝突破壊・再集積を経て、微惑星から原始惑星へと成長したと考えられてい

る。微惑星の衝突破壊・再集積過程を考える上で重要な物理量として「衝突破壊強度」があり、衝

突後の最大破片の質量が元の標的質量の半分になるためのエネルギー密度𝑄（標的の単位質量

あたりに与えられる弾丸の運動エネルギー）と定義される。一方、天体半径が 100 m以上では衝突

後の破片が自己重力により再集積するため、強度支配域の衝突破壊強度とは異なる。しかし、重

力支配域の衝突破壊強度を室内実験で調べる事は難しく、これまで数値計算が主に行われてき

た。しかし、数値計算においても数値モデルや計算コードで衝突破壊強度が一桁以上も異なる。さ

らに、Jutzi [2015]は標的の摩擦、圧密、引張強度の物性値を導入し、これらのパラメータが衝突破

壊強度に影響することを示した。本研究では、従来数値計算でのみ調べられてきた重力支配域の

衝突破壊強度𝑄D
∗を室内実験で調べるため、フラッシュ X線を用いた衝突破壊実験を行い、標的内

部に設置したトレーサーの速度分布を計測することで𝑄D
∗を調べた。そして、衝突破壊強度の力学

物性に対する依存性について検証を行った。 
実験は宇宙科学研究所に設置されている横型二段式軽ガス銃を用いた。標的は直径 60mmの

石膏球（空隙率 50%）を用いて、その内部（弾丸軌道に平行な面上）に鉄球を 12 個埋め込んだ。

衝突速度は 2,3,5 km/s とした。衝突から一定時間後に 3方向から X線を照射して、標的の透過像

を撮影し、鉄球の変位と衝突からの経過時間から破片速度を求めた。鉄球速度は外側よりも内側

のほうが遅く、衝突点と標的中心を結ぶ軸対称性がみられた。鉄球の速度が周囲の破片の速度を

代表していると考え、標的を 12 分割にし、各領域の飛翔速度を鉄球速度と仮定した。そして各領

域の破片質量と破片速度から速度と質量の累積分布を作成し、その分布において、累積質量が

0.5 となる速度を中間速度と定義した。中間速度が脱出速度と等しい場合、再集積後の破片質量

は元の標的質量の半分となることがわかる。この結果から、天体半径と重力支配域の衝突破壊強

度𝑄D
∗の関係を求め、さらに、その関係を空隙率 10%未満の凍結粘土球を用いた岡崎[2018修論]

の結果と比較した。その結果、同じ天体半径でも石膏の方が𝑄D
∗の値が 3倍程度大きくなり、これは

Jutzi [2015]の数値計算で得られた衝突破壊強度の圧密(空隙率)依存性と整合的であった。 
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岩石の塑性変形加熱: 炭酸塩岩からの衝撃脱ガス量を用いた検証 
黒澤耕介 (千葉工業大学 惑星探査研究センター), 玄田英典 (東京工業大学 地球生命研究所)  
太陽系の形成末期には天体同士の衝突速度は>1 km/s に達し, 加熱を伴うようになる. 隕石

に刻まれた衝撃変成は太陽系末期の衝突の証拠であり, 変成を起こす条件を解明できれば, 衝撃
変成組織の出現頻度から過去の太陽系の姿を復元できると期待される. 近年 Kurosawa & 
Genda (2018)は数値衝突計算コード iSALEを用い, <10 km/s の比較的低速度の衝突時には岩
石の塑性変形に起因する加熱が起こり, 従来の想定よりも低速度の衝突(~3 km/s)でも~1,000 
K までの顕著な加熱が起こり得ることを報告した. つまり高温変成を起こすのは従来想定より
も低速度の衝突で十分である, ということになり, この発見は隕石から復元される初期太陽系の
衝突環境が大幅に塗り替えられる可能性を示唆するものである.  
数値計算では理想均質媒体を仮定していることには注意が必要である. そこで我々は炭酸塩
岩からの衝撃脱ガス量の実験データ(Kurosawa et al., 2012)を用いて, 塑性変形加熱の効果を
検証することを試みた. Kurosawa et al. (2012)はアルミナを2‒7 km/s まで加速し, 天然の多
結晶炭酸塩岩に衝突させ, 発生した CO2量を定量計測した. また 1 次元インピーダンスマッチ
ング, 等圧核&自己相似的衝撃波伝播を仮定した簡単な理論モデルによる予測値と計測値が良
い一致を示すことも示した. 今回はiSALE-2Dを用い, 衝突実験と同様の衝突速度で計算を行っ
た. 炭酸塩岩の強度モデルは先行研究で用いられているものを流用し, 臨界降伏応力 Ylim をフリ
ーパラメータとした. 比較のために強度なしの流体計算も実施した. 炭酸塩岩標的内にトレーサ
ー粒子を配置し, そのエントロピー変化を記録した. 熱化学平衡の仮定のもとで炭酸塩岩の熱分
解率をレバールールを用いて求め, 数値計算中の CO2 発生量を算出した(以下, 計算値と呼ぶ). 
その結果, (1)流体計算の場合, 計算値が系統的に実験値を下回ること, (2) Ylimを炭酸塩について
の参照値 (Ylim = 0.5 GPa)としても計算値は系統的に実験値を下回ること, (3) Ylimを参照値の2
倍(Ylim = 1 GPa)とすると衝撃圧が>50 GPaのデータで計算値が実験値とほぼ一致すること, (4) 
Ylim = 1 GPaの場合でも衝撃圧が20-40 GPaの領域では計算値は実験値よりも1桁程度小さ
いこと, がわかった. (1)の結果とKurosawa et al. (2012)の簡易モデルとの差異は2次元的な
衝撃波伝播の場合, 等圧核体積が相当に小さくなることが原因であった. (4)の結果は実験と数
値計算の間に矛盾があることを示している. 先行研究でシアバンド加熱(局所加熱)が顕著に起こ
ることが報告されている衝撃圧領域と一致しており, Kurosawa et al. (2012)の実験中でもシ
アバンド加熱による脱ガスが起きていたことを示唆する. (2)&(3)の結果は強度モデルのパラメ
ータに依存するが, 塑性変形加熱が天然試料でも起きることを示唆している. また数値衝突計
算で衝撃加熱度を定量的に評価する場合, 強度モデルの選択と入力パラメータを吟味すること
が肝要であることを意味する. 
参考文献: Kurosawa & Genda (2018), GRL, 45, 620-626;  
Kurosawa et al. (2012), EPSL, 337-338, 68-76. 
謝辞: iSALE の 開 発 者 であ る Gareth Collins, Kai Wünnemann, Boris Ivanov, H. Jay 
Melosh, Dirk Elbeshausenの各氏に感謝致します. 
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 Figure 1：放出角度と位置の関係 Figure 2：放出速度と時間の関係
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数値計算によるイジェクタカーテン模様の解析 
 

○末次竜 1、門野敏彦１、荒川大１、笠木祥喜１、永山秀一１、鈴木絢子 2、長谷川直 2 

1産業医科大学、2宇宙科学研究所 

 

 小惑星探査機「はやぶさ 2」は小惑星リュウグウに到達後、数々の探査を行いリュウグウ

の性質を解き明かしつつある。今年 4月に行われた Small Carry-on Impactor(SCI)による

人工的にクレータを形成する衝突実験では、リュウグウ表面にクレータを形成するだけでな

く、イジェクタカーテンが形成される様子までカメラで観測することに成功した。イジェク

タには表面の物質だけでなく、表層付近ではあるが地中の物質も含まれている。そのため形

成されたクレータからだけでなく、イジェクタカーテンの観測結果からもリュウグウの表面

及びその下層にある物質に対して制約が与えられることが期待される。 

これまでイジェクタカーテンの性質は主に衝突実験によって詳しく調べられ、形態や表面

模様のターゲット依存性などが明らかにされてきた。これらの実験では、小惑星の表面がレ

ゴリスだと想定し、粒径の小さいガラスビーズのみで構成されたターゲットが使用されてき

た。一方、はやぶさ 2の観測によってリュウグウ表層には岩塊が多く存在することが明らか

にされている。そのため SCIによる実験結果を解析するには、岩塊に相当する異なる粒径の

粒子が混入した場合のイジェクタカーテンの性質を知る必要がある。 

最近、我々は宇宙科学研究所の二段式水素銃を用いた衝突実験によって、大粒子が混入し

た場合のイジェクタカーテンの性質について調べ、岩塊に相当する大粒子の粒径が大きくな

るにつれてイジェクタカーテンが一様なメッシュ構造から非一様なフィラメント構造に変化

することを明らかにした(Kadono, Suetsugu, Arakawa, Kasagi, Nagayama, Suzuki, 

Hasegawa, 2019, ApJL, 880, 30)。本研究では、個別要素法(DEM)のオープンソースコード

である LIGGGHTSを使用して、大粒子が混入した場合の小粒子群の運動を調べ、それらの振

舞いが衝突実験の結果と同様の傾向を示すことを明らかにした。 
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進化する原始惑星系円盤中での圧力極大点の位置
について

⃝瀧哲朗 1, 小林浩 2, 小久保英一郎 1, 鈴木建 3

1国立天文台, 2名古屋大学, 3東京大学

微惑星の形成は原始惑星系円盤の内部で進行すると考えられているが，円盤内のダストは成長の
過程でガスとの角運動量を交換を経て速やかに中心星へ落下してしまう．これは「中心星落下の
壁」と呼ばれている，微惑星形成過程における代表的な問題のひとつである．中心星落下の壁を
回避するためのシナリオのひとつに，ガス圧力のバンプ状構造におけるダストの捕獲がある（e.g.,

Taki et al., 2016）．このような構造の内部では円盤動径方向の圧力勾配が非一様になり，圧力が
極大となる位置にダストが集積する．またバンプ構造は様々なメカニズムによって局所的あるい
は大域的に円盤内で形成されうることが知られている（Johansen et al., 2014）．
これまでの微惑星形成の研究では大域的には定常なガス円盤を考慮することが多かったが，実際
の原始惑星系円盤は 100万年程度の時間スケールで散逸する．特に近年では円盤進化の描像が古
典的な粘性降着円盤から変わりつつある．例えば Suzuki et al. (2016)は，数値実験の結果から存
在が予言されている磁気駆動円盤風を考慮した円盤進化モデルを提案した．このモデルでは円盤
内側に大域的なバンプ状構造が表れ，時間と共に外側へ移動していく．
このような円盤進化モデルを採用する場合，微惑星形成という観点からは，圧力極大点がいつ，ど
こに形成され，どのような移動速度をもつのかという点が重要になるであろう．本研究では，粘
性降着と磁気駆動円盤風で進化する原始惑星系円盤の内縁部に形成される圧力極大点の位置の進
化を 1-Dモデルを用いて調べた．数値計算の結果から，今回我々は圧力極大点の位置が準定常状
態に至ることを発見した．このような進化は，乱流粘性によるガス降着と円盤風による質量損失
の効果の釣り合いとして理解できる．また，このガス降着と質量損失の釣り合いの条件から，圧
力極大点の移動速度と最終的な位置を半解析的に定式化することができた．本講演では上記のよ
うな円盤進化を決める各種パラメータと圧力極大点の進化との関係性を紹介すると共に，微惑星
形成への示唆についても議論する．
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μετ-Ψεຎࡲͱཚྲྀ೪ੑ͕ۦಈ͢Δ
లൃܗԁ൫ͷӬෆ҆ఆੑͷඇઢܥ࢝ݪ

⃝Ӭྒྷ༎ 1ɼ࣮ڮߴಓ 2ɼݘ௩मҰ 1

ఱจཱࠃՊɼ2ڀݚେֶཧֶݹ1໊

ۙɼΞλΧϚେܕϛϦαϒϛϦׯবܭ (ALMA)Λ༻͍ͨ࢝ݪܥԁ൫ͷߴղ૾؍ଌ
͕ΜʹߦΘΕ͍ͯΔɽͦͷதͰಛʹΛूΊ͍ͯΔ؍ଌ݁Ռͷͻͱͭɼ࢝ݪܥԁ൫ʹ
͓͚Δμετͷۭؒͷଟ༷ੑͰ͋ΓɼಛతͳߏΛͭ࣋ԁ൫͕ଟ͘ൃ͞ݟΕ͖ͯͨ (e.g.,

ALMA Partnership et al. 2015; Andrews et al. 2016; Tsukagoshi et al. 2016; Isella et al. 2016)ɽ
݄༷/Ӕঢ়ࡾͱɼߏ୯Ұ͘͠ଟॏͷϦϯά/ΪϟοϓͳͲͷ࣠ରশߏଌ͞Εͨ؍
ͳͲͷඇ࣠ରশߏʹେผ͞ΕΔ͕ɼ͜Ε·Ͱͷ؍ଌͰ࣠ରশߏ͕ൺֱత͍ߴසͰൃ͞ݟ
Ε͍ͯΔ (e.g., Long et al. 2018; Andrews et al. 2018)ɽ؍ଌ͞Εͨ࣠ରশߏͷݯى໌Β͔ʹ
ͳ͍ͬͯͳ͍͕ɼ͜Ε·Ͱଟ͘ͷܗ͕ͦߏػͷݯىͷީิͱͯ͠ఏҊ͞Ε͖ͯͨɽఏҊ͞Εͨ
ͷதʹӬॏྗෆ҆ఆੑͱߏػ Two-component Viscous Gravitational Instability (TVGI)ͱ͍
͏ͷ͕͋Δ (Takahashi & Inutsuka 2014, 2016; Tominaga et al. 2019)ɽӬॏྗෆ҆ఆੑί
ϦΦϦྗɼѹྗޯྗɼԁ൫ࣗݾॏྗ͕΄΅Γ߹ͬͨ४੩తͳΨεͷྲྀߧͷதͰɼΨεͱຎ
ྨʹͰ͋ΔɽTVGIӬॏྗෆ҆ఆੑݱΔͱ͍͏͢ੵूʹํܘΔμετ͕ಈ͢༺࡞ޓ૬ࡲ
Δͱ͍͢ੵूʹํܘΑͬͯμετ͕ಈʹ༺࡞ͱΨεͷཚྲྀ೪ੑͷࡲΓɼμετ-Ψεຎ͓ͯ͠ࣅ
ॏྗతʹ҆ఆͳΨεԁ൫Ͱ͢Δෆ҆ఆੑͰ͋ΔݾͰ͋Δɽ·ͨ;ͨͭͷෆ҆ఆੑࣗݱ͏
ͨΊɼඍܗաఔʹॏཁͳׂΛՌ͍ͨͯ͠ΔՄੑ͕͋Δͱظ͞Ε͍ͯΔɽ
աܗղੳʹΑͬͯΑ͘ௐΒΕ͖͕ͯͨɼඇઢܗॴઢہաఔܗͷෆ҆ఆੑͷઢه্

ఔະղ໌Ͱ͋Δɽඇઢܗաఔʹ͓͚ΔμετϦϯάͷ෯μετͷूੵޮͷཧղɼෆ
҆ఆੑʹΑΔϦϯάܗͱඍܗͷՄੑΛ୳Δ্ͰॏཁͰ͋Δɽͦ͜ͰຊڀݚͰγ
ϛϡϨʔγϣϯʹ͖ͮجӬॏྗෆ҆ఆੑͱ TVGIͷඇઢܗաఔΛௐͨɽ͜ΕΒͷෆ҆ఆ
ੑͷؒ࣌ԁ൫ͷճసपظͷ 100ഒఔҎ্ͱඇৗʹ͍ͨΊɼࠩޡΛ͑ͨࢉܭ
ख๏Λ༻͍Δඞཁ͕͋Δɽ͜ΕΛड͚ͯզʑ Lagrange cell๏ͱ Symplectic๏ΛΈ߹Θͤͨ
๏Λ։ൃͨ͠ࢉܭମྲྀؒ࣌ (Tominaga et al. 2018)ɽ։ൃͨ͠ࢉܭ๏Ͱ Lagrange cell๏ʹ
ΑͬͯҠྲྀʹ͏ࢄҳΛճආ͠ɼSymplectic๏ʹΑͬͯੵؒ࣌ʹىҼ͢Δࠩޡͷੵ
Λճආ͍ͯ͠Δɽ͜ͷࢉܭ๏ΛͱʹӬॏྗෆ҆ఆੑͱ TVGIͷγϛϡϨʔγϣϯΛͬߦ
ͨ݁ՌɼͲͪΒͷෆ҆ఆੑͰඇઢܗʹΑͬͯμετϦϯάͷ෯͕ઢܗஈ֊ͱൺͯඇ
ৗʹ͘ࡉͳΓɼμετ͕ॳظͷ 10ഒҎ্ूੵ͢Δ͜ͱ͕Θ͔ͬͨɽ·ͨ͜ͷඇઢܗஈ֊Ͱɼ
μετ͕Ϧϯάͷத৺ʹ͔ͯͬԁ൫ͷճసपظͷഒఔͰूੵͨ͠ɽ͜Ε 100पظఔҎ
্ͷ͚͔ͯؒ࣌μετΛूੵ͢ΔઢܗաఔͱରরతͰ͋Δɽ͜ͷΑ͏ʹ্هͷෆ҆ఆੑͷ
ඇઢܗʹΑͬͯμετ͕ޮతʹूੵ͞ΕΔ͜ͱ͕Θ͔ͬͨɽ͜Εෆ҆ఆੑʹΑͬͯμε
τϦϯά͕ܗ͞Εͨޙʹඍܗʹൃల͠͏Δ͜ͱΛ͍ࣔࠦͯ͠Δɽ
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原始惑星系円盤のダストと温度構造の共進化 
○奥住 聡1, 植田 高啓2, Neal Turner3 

1東京工業大学,  2国立天文台,  3Jet Propulsion Laboratory 

　原始惑星系円盤の温度構造を理解することは、円盤のどの場所でどのような組成の天体が
形成されるかを明らかにする上で重要である。一般に円盤の温度分布は、中心星の光や円盤
の内部熱源による加熱と、主たるオパシティ源であるダストによる放射冷却の釣り合いに
よって決定する。ダストが成長もしくは円盤内を移動すると、温度分布が変化し、それに
よってダストの組成も変化する。このことからわかるように、原始惑星系円盤の温度構造と
ダストは互いに影響を及ぼし合いながら進化するものである。 

　しかし、ダストと円盤温度分布が具体的にどのように共進化するのかは、理論計算上の困
難により十分に明らかになっていない。ダストの空間分布が単純でない場合、円盤表面の一
部に中心星の光が当たらない部分（影）が生じることがある。表面が影となっている円盤領
域の直下は、その周囲に比べて低温になる傾向にある。このような影の影響を考慮できるこ
とが望ましいが、広く用いられる簡便な円盤温度モデル (e.g., Kusaka et al. 1970; Chiang & 
Goldreich 1997) は影領域をもつ円盤に適用できない。影の影響を考慮しながらダストの進化
を調べた理論研究は、これまでに存在しない。 

　本研究では、未解明となっているダストと円盤温度構造の共進化を明らかにすることを目
指し、影をもつ円盤に適用可能な輻射輸送計算を組み合わせたダスト合体成長シミュレー
ションコードを開発した。輻射輸送計算では、独自に導いた簡単な判定条件を用いてダスト
分布から影領域を割り出し、さらに円盤の軸対称性を仮定して円盤全体の輻射輸送を解析的
に計算している。このような工夫により、輻射輸送計算のコストを、ダスト合体成長の数値
計算にかかるコストより小さく抑えることに成功した。過去のモンテカルロ輻射輸送計算 
(Jang-Condell & Turner 2012; Ueda et al. 2019) との比較より、我々の輻射輸送計算が影領域を
もつ円盤の温度分布をある程度の精度をもって再現できることを確かめた。 

　さらに、本研究で開発した計算コードを用いて、ダストの合体効率がその組成に依存する
場合のダストと円盤温度構造の共進化をシミュレートした。この計算では簡単のため、温度
が水氷の昇華点を下回る領域ではダストは水氷に覆われ、上回る領域ではダストは岩石質で
あるとした。計算の結果、氷に覆われたダストが岩石ダストよりも付着しやすい場合は、氷
の昇華が起こる軌道（スノーライン）の背後に影が形成され、影領域では水氷に富むダスト
が急速に微惑星へと成長するという興味深い現象が起こりうることを発見した。また、水よ
りも昇華性の高い物質（NH3, CO2など）のスノーラインは、影の形成・進化に応じて動径方
向に大きく移動しうることを明らかにした。今後は、ダストと円盤温度分布の共進化をより
系統的に調べていく予定である。
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ܕٿͷيಓਐԽ

⃝খྛ ߒ 1, ү୩ल 1, ༤ଠ౻ࠤ 1

େֶݹ1໊

ܕٿ࢝ݪಉ࢜ͷিಥɾ߹ମʹΑΔڊେিಥظΛܗͯܦ͞Εͨͱ৴͡ΒΕ͍ͯΔɻ͠
͔͠ɺڊେিಥʹΑΓ࡞ΒΕΔͱܕٿيಓ৺͕ࡏݱͷٿۚʹൺେ͖͘ͳͬ
ͯ͠·͏ɻͦͷͨΊཹඍԁ൫ʹΑΔྗֶతຎࡲʹΑΓܕٿͷ৺͕Լ͛ΒΕΔͱ
ͷഁյతʹͳ࢜ΑΓඍͷ৺্ঢ͠ɺඍಉʹࡲΒΕ͖ͯͨɻ͔͠͠ɺྗֶతຎ͑ߟ
Δɻͦͷ݁ՌɺিಥΧεέʔυʹΑΓϛΫϩϯαΠζͷμετʹ·Ͱ͢Γ௵͞ΕɺࣹѹʹΑͬ
গ͍ͯ͘͠ɻͭ·ΓɺিಥɾഁյʹΑΓྗֶతຎݮඈ͞ΕΔͨΊɺඍԁ൫ͷ࣭ྔʹ֎ܥͯ
େিಥڊɺྀͯ͠ߟͷ৺Լ͛ΒΕͳ͘ͳΔɻզʑিಥഁյΛܕٿΕɺ્͞ࡲ
εςʔδͰͷ࢝ݪͷيಓਐԽΛௐͨɻਤ 1 3ͭͷྔ࣭ٿͱ 30ྔ࣭ٿඍԁ൫
ͷ 1000ޙͷيಓͰ͋Δɻࠨͷύωϧ (a,b)ඍܘΛ 1kmͱͯ͠ഁյΛྀ݁ͨ͠ߟՌ
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ダスト摩擦反作用が巨大惑星移動に与える影響について 

○金川和弘 1 
1 東京大学 ビックバン宇宙国際研究センター 

 
円盤ガスとの重力相互作用によって巨大惑星は円盤にガス密度のギャップを形成し、それ

を保ちながら円盤内を移動する（タイプ２惑星移動）。ガスやサイズの小さいダストはこの

ギャップをすり抜け内側円盤に流れ込むが、比較的大きなダスト（典型的にはセンチメー

トルサイズのダスト）はギャップを通り抜けることができずその外縁部に集積し、ダスト

リングを形成する。このダストリング内では、ダスト摩擦反作用によってガス構 が変化

し、その結果、長大なダストリングが形成される  (Kanagawa et al. 2018 ApJ).   
Kanagawa et al. 2018 では簡単のため惑星軌道を固定した計算を行っていた。しかし、ギ
ャップ外側の円盤ガス構 の変化によって惑星が外側円盤から受けるトルクが減少し惑星

移動 度が大幅に遅くなる可能性がある。 
 
本研究では、惑星軌道を固定せずガス・ダスト 2流体の数値流体シミュレーションを行い、
ダスト摩擦反作用によるガス構 変化が惑星移動 度に与える影響を調べた。巨大惑星は

主にギャップ内部のガスと相互作用しており、大まかには惑星が外側円盤から受けるトル

ク（外側トルク）はギャップ底のガスとの相互作用で決まる。しかし、惑星はギャップ端

のガスとも相互作用しており、ダスト摩擦反作用によってこのギャップ端のガス密度が減

少するため、外側トルクはわずかに減少する。この外側トルクの減少量は外側トルク全体

に対して微々たるものであるが、内側トルクと外側トルクのバランス変え、惑星移動 度

に大きな影響を与える。シミュレーションの結果、ある程度広いギャップが形成されると

惑星の内側移動 度が大幅に遅くなることが分かった。特に、円盤粘性が比較的小さく（α

=3×10-4 )、惑星が木星質量の場合には外側トルクの減少が大きく、惑星が円盤外側に移動
しうることが分かった。本発表では、上記の結果を紹介し、惑星形成への影響を議論した

い。 
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ӉԕڸͷαʔϕΠʹՌʹΑΓɼٿܘͷഒఔͷܘͷఱମ͕࠷ଟ͘ଘ͍ͯ͠ࡏΔ
͜ͱ͕Θ͔͖ͬͯͨɽܥ֎ʹݟΒΕΔւԦαΠζͷఱମྔ࣭ٿͷ 10ഒఔҎԼɼ
ͷܘٿ 2-4ഒఔͰ͋Γɼ͜ͷܘΛҡ࣋͢ΔͨΊʹਫૉͷେؾΛ 10 %ఔอ͍ͯ࣋͠
Δඞཁ͕͋Δɽ࢝ݪܥԁ൫͔Βԁ൫ΨεΛ֫ಘͨ͠ɼͦͷޙͷܗաఔʹ͓͍ͯ
ͷΈͳΒͣܥɼଠཅݱ͞ΕΔɽ͕ͨͬͯ͠ɼͷఱମিಥظΔ͜ͱ͕͢ݧܦେিಥΛڊ
ʹͬͯͷࣗݱͱͳΔɽఱମͷিಥݱΛཧղ͢Δ্Ͱॏཁͳݯىͷଟ༷ੑͷ֎ܥ
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Satellitesimal formation in circum-planetary disks 
given by non-ideal MHD simulations 
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周惑星円盤起源の単一衛星を持った衛星系の形成について 
Formation of a single moon system in circumplanetary disks 

○藤井悠里1，荻原正博2 
1名古屋大学 高等研究院/理学研究科 ，2国立天文台 科学研究部 

○Yuri I. Fujii1, Masahiro Ogihara2 

1IAR & Graduate school of Science, Nagoya University，2Division of Science, NAOJ 

　惑星が持つ衛星は、衝突や捕獲によって形成されたものと、周惑星円盤において形成され
たものがあると考えられている。木星のガリレオ衛星や土星のタイタンのような比較的大き
な衛星は、周惑星円盤中で形成されたと考えるのが一般的である。これまでの研究によって、
大きな衛星を複数持つ系（例：木星衛星系）については、その形成起源を説明し得るモデル
が提唱されてきた。一方で、周囲の軌道に他に大きな衛星が存在しない単一衛星系（例：土
星衛星系）の実現は、大きな衛星が複数存在する系や全く存在しない系に比べて難しいとい
うことが知られている。 

　本研究では、どのような条件ならば大きな衛星が一つだけ形成可能かを調べるために、様々
な円盤ガスの粘性率、母体となる原始惑星系円盤の進化段階などを想定した場合において、
周惑星円盤内での衛星のType I 移動を計算した。本講演ではこの計算結果から、単一衛星
系の形成可能性について議論する。 

There are several ways to make moons: collisions, captures, and in circumplanetary 
disks. Relatively large moons, such as Galileans and Titan, is thought to form in 
circumplanetary disks. We calculated the orbital evolution of moons due to type I 
migration in various circumplanetary disks and discuss formation of single-moon 
systems, which are known to be more difficult than multiple-moon or moonless 
systems. 
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詳細な惑星形成過程を考慮したシミュレーションによる
スーパーアースの形成と大気量進化 

○荻原 正博1　堀 安範1,2　 
1) 国立天文台　2) アストロバイオロジーセンター 

　ケプラー宇宙望遠鏡の観測結果等により、短周期スーパーアースの存在頻度は短周期ガス惑星
と比較して10倍以上高いと見積もられている。従って、短周期軌道に形成したスーパーアース
は、原始惑星系円盤から大量のH/He大気を獲得しなかったことが示唆される。また、質量と半
径が測定されたスーパーアースについてはその組成が推定されているが、大量のH/He大気をま
とっているスーパーアースが少ないことも指摘されている。 

　一方で現在の惑星形成理論モデルでは、短周期スーパーアースが大量の大気を獲得しなかった
理由を説明できない。この問題に対し、これまでにいくつかの解決策が提案されてきた。本研究
では、これまで検討されてこなかった効果の影響を検討する。具体的には、ペブル集積に伴う大
気の加熱が大気獲得を妨げる可能性、惑星同士の衝突時の大気散逸が大気量を減少させる可能
性、非完全合体を考慮することで衝突時の大気量が減少しやすくなる可能性、円盤中の質量降着
によって惑星への大気降着が制限される可能性などを考える。 

　これらの効果の影響を明らかにするために、本研究では詳細な惑星形成過程を導入した惑星形
成シミュレーションを実行した。本講演では、シミュレーション結果を元にスーパーアースの形
成と大気量の進化を議論する。 
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系外蒸発惑星のダストテイルの理論透過光スペクトル: 
惑星組成の制約に向けて 

 
○奥谷彩香 1, 大野和正 1, 平野照幸 1, 奥住聡 1 

1東京工業大学地球惑星科学系�

�
�

 惑星の内部組成は、惑星の形成・進化を反映していると考えられるため、これを明らかに
することは非常に重要である。現在までの系外惑星の観測においては、惑星の密度や大気の
組成から内部組成を推定するという間接的なアプローチが行われてきた。一方、近年
Kepler 宇宙望遠鏡により、主系列星まわりに超短周期の岩石コアが解体しつつある惑星(解
体惑星)が 3 天体発見された(e.g., Sanchis-Ojeda et al. 2014)。これらの惑星は強い中心星
放射により岩石コアが蒸発しており、放出された鉱物が宇宙空間でダストとして凝縮し、彗
星のようなテイルを形成している。分光観測からダストテイルの組成を推定できれば、惑星
の岩石コアの組成に直接迫ることができる(e.g., Bodman et al. 2018)。 
 
 そこで本研究は、ダストテイルの分光観測から、惑星の内部組成の制約が可能であるか明
らかにすることを目標とする。そのために、(1)ダストテイルの分光観測を通じたダスト組
成の推定可能性 (2)蒸発岩石惑星が生成するダストの組成 を明らかにする必要がある。今
回は、(1)についての研究結果を発表する。まず、公開コード LX-MIE (Kitzmann & Heng 
2017) を用いてダストの減光断面積を様々な鉱物に対して計算し、それを用いて各波長にお
けるダストテイルの光度曲線を計算した。先行研究 (Bodman et al. 2018) ではダストテイ
ルの空間構造が考慮されておらず、トランジット深さの時間変動(光度曲線)を調べることが
できなかった。そこで本研究では、ダストテイルの空間構造を考慮することで、ダスト組成
ごとの光度曲線の計算も可能にした。具体的には、円柱形のダストテイルが円軌道を公転し
ているとし、ダストの数密度はダストテイルの先端から方位角方向に指数関数的に減衰する
と仮定した。本講演では解体惑星 K2-22b を想定し、Kepler 宇宙望遠鏡で観測された光度
曲線を再現するようにダストテイルの空間構造を決定した。鉱物の多くは、近赤外̶中赤外
の波長で吸収ピークをもつため、赤外波長での分光観測はダストテイルの組成制約にむけて
有用である。そこで、多様な組成のダストテイルに対して、JWST や SPICA による将来観
測を想定した数 μm から 30μm の赤外波長帯における理論透過光スペクトルを求めた。そ
の結果、20μm 付近の波長帯で、鉱物ごとに異なる透過光スペクトルを示すことが分かっ
た。講演では、ダスト組成を観測的に識別可能であるかについても議論を行う予定である。 
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HD142527 に付随する原始惑星系円盤のガス・ダス
ト質量比分布

⃝百瀬宗武 1，スンカンロウ 1，花輪知幸 2，武藤恭之 3，
塚越崇 4，片岡章雅 4，深川美里 4，西合一矢 4，芝井広 5

1茨城大学・理工学研究科 (理学野)，2千葉大学・先進科学センター，
3工学院大学・教育推進機構，4自然科学研究機構・国立天文台，5大阪大学・理学研究科

HD 142527 に付随する原始惑星系円盤に対し ALMAを用いて行なった，99GHzダスト連続波，
および 13COと C18O(J = 1−0)輝線観測の結果を報告する。99GHzダスト連続波は，以前得ら
れていた 336GHzのダスト連続波同様，北側にピークを持つ強い非軸対称構造を示した。円盤が
99GHzダスト連続波及びC18O(J = 1−0)に対して光学的に薄いことを活かし，330GHz帯のデー
タとも合わせて，ガスとダストの面密度分布，及びダスト放射率の周波数依存性を表すべき指数
β を求めた。ガスとダストの面密度比 (G/D)は方位角方向で変化し，具体的には G/Dはダスト
面密度の−0.53乗に比例する。また，βは円盤北側で 1程度であるのに対し，南側では 1.7程度で
あった。これらの結果は，北側のガス圧ピーク付近に比較的大きなダストが集積したと考えるこ
とで，統一的に説明される。さらに，我々の閣下はガス面密度のピークに比べてより上流側にダ
スト面密度ピークが存在していることを示唆した。ガス面密度ピークが高圧渦に対応している場
合，この結果は過去の高圧渦中でのダスト集積に関する理論的結果と整合的である。

図 1: (左)98.5GHzにおけるHD142527のダスト連続波イメージ，(中央)109.8GHzでのC18O(J =

1−0)積分強度図，(右)各方位角範囲でのガスとダストの柱密度関係。Σgas ∝(Σdust)0.47でよく
フィットされるが，これはG/D ∝(Σdust)−0.53に対応する。
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次世代赤外線天文衛星 SPICA: ミッション概要 
 

○山村 一誠 1, 金田 英宏 2, 大坪 貴文 1, SPICA チーム 

1JAXA宇宙科学研究所, 2名古屋大学 
 

SPICA は、「あかり」、Spitzer、Herschel の成功を受けて、日欧を軸として推進して
いるスペース大型極低温冷却赤外線望遠鏡である。口径 2.5m の望遠鏡を温度 8K 以下まで
冷却し、高感度赤外線分光(+撮像)観測を行う。波長 12～350 マイクロメートルを、日本が
主導する中間赤外線観測装置(SMI)、欧州が主導する二つの遠赤外線観測装置(分光:SAFARI、
偏光撮像:B-BOP)でカバーする。今後約 10 年かけて設計・組立・試験を進め、2020 年台
後期に H-3 ロケットで打ち上げる想定である。観測運用は、ノミナル 3 年間(半年の調整・
試験観測等含む)、目標 5 年間行う計画である。SPICA のカバーする中間・遠赤外線波長域
は、固体微粒子の熱的放射、芳香族炭化水素など有機物質の強いバンド放射、分子からの振
動回転繊維、電離領域・光解離領域の原子・イオンの微細構造輝線放射など、宇宙空間・天
体の物理・化学状態を判定しうるプローブが豊富にある。SPICA による観測は、宇宙の中
で物質や天体が生成され、現在のような多様な物質と生命を育む惑星を有する宇宙が作られ
てきた過程の最重要部分の解明に大きな貢献をする。また、JWST, ALMA、TMT、Athena
などの他波長の大型望遠鏡との強力なシナジーが期待される。 
SPICAは、2018年 5月の ESA Cosmic Vision M5 一次選抜採択を受けて、現在日欧

で概念検討が進められている。ESA 側では Study Team による初期検討を基にミッション
定義審査(MDR)を経て、今年7月から複数の欧州企業による概念検討が始まっている。日本
側ではこれに呼応して、担当する極低温冷却システム(PLM)、冷凍機(MCS)、およびSMIの
検討を進めている。 
一方、科学面の検討を進めるため、ESAは Sciece Study Teamを組織している。11名

のメンバーのうち日本から 5 名が参加している。これに対応する国内組織として宇宙研に
SPICA 研究推進委員会を設置し、JAXA 内外の 12名の委員が国内の科学研究検討を主導し
ている。さらにその下に分野別のサイエンス検討班(のべ 71 名)を組織し、国内コミュニテ
ィに広く SPICA 検討に参加していただく体制を整えた。惑星科学関係では、「太陽系・系
外惑星班」「惑星形成班」において、活発に議論が進んでいる(平野氏講演を参照)。 
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SPICAサイエンス検討会「太陽系・系外惑星班」の
活動報告

臼井寛裕 1，大坪貴文 1，水木敏幸 1，奥住聡 2, 奥谷彩香,2 大野和正 2，関根康人 2，
⃝平野照幸 2，藤井友香 2，笠羽康正 3，川島由依 4，癸生川陽子 5，小林仁美 6，

小林浩 7，佐川英夫 8，空華智子 9，高橋葵 10，前澤裕之 11，松尾太郎 12，薮田ひかる 13，
SPICAチーム

1JAXA宇宙科学研究所，2東京工業大学，3東北大学，4オランダ宇宙研究所，5横浜国
立大学，6京都虹光房，7名古屋大学，8京都産業大学，9国立天文台，10アストロバイオ

ロジーセンター，11大阪府立大学，12大阪大学，13広島大学

2020年代後半の打ち上げを目指す赤外線天文衛星 SPICAは，「宇宙が重元素と星間塵により多様
で豊かな世界になり，生命居住可能な惑星世界をもたらした過程を解明すること」を目的とした次
世代衛星ミッションである。SPICAは口径 2.5mの主鏡と 8K以下にまで冷却した極低温度光学系
を特徴とし，波長 12 − 250 µmの中間～遠赤外線観測において革新的な観測感度を達成すること
が期待されている。現在 SPICAは，欧州宇宙機関（ESA）が推進する宇宙プログラム「コスミッ
クビジョン」の中期ミッション 5号機（M5）の候補 3つのうちの 1つとして残っており，2021年
に最終採択されることを目標に日欧が中心となって計画・開発が進められている。
我々はM5への採択に向け，2019年 5月に SPICAで実現可能なサイエンスを国内の研究者で検
討する「SPICAサイエンス検討会」を立ち上げ，観測対象ごとに 5つの班に別れて SPICAによ
るサイエンスの検討を行ってきた。太陽系と太陽系外惑星に関連するサイエンスを主に扱う「太
陽系・系外惑星」班では，約 20名の班員が各観測天体ごとに多様なサイエンスを包括的に検討し
ている。
太陽系のサイエンスでは，太陽系の形成や形成後の力学進化，化学進化（水の起源等）を解明す
ることを目標として，1) 巨大惑星・岩石惑星，2) 衛星・小惑星，3) 彗星，4) 惑星間塵，5) 巨大
惑星のトロヤ天体，の各天体を対象とした測光（モニタリング）・分光観測を多角的に検討してい
る。系外惑星系に関するサイエンスでは，1) トランジット惑星，2) 赤外線で明るい巨大惑星（ま
たは褐色矮星），3) 超短周期の解体惑星（中心星放射によって岩石コアが解体しつつある惑星），
4) 残骸円盤，等を対象とした観測を検討しており，これらを通じて系外惑星の岩石コア・大気の
化学的特徴や，惑星軌道や自転等の物理的特徴を制限することで系外惑星系の多様性・形成進化
史を理解することを目標としている。いずれの観測においても，2020年代の他の大型ミッション
（例：JWST）との差別化を図り，SPICAが持つ「20 µm以遠の波長域での高感度」，「12− 20 µm
帯での高分散分光」等の特徴を特に生かした観測の検討を進めている。また太陽系・系外惑星班
では，SPICA観測によって太陽系と系外惑星系の類似点・相違点を探り，惑星の形成進化史に対
する包括的な理解を進めることも将来的な目標としている。
本講演では，この数カ月間の「SPICAサイエンス検討会」太陽系・系外惑星班の活動について報
告し，SPICAで実現可能な太陽系・系外惑星に関する主なサイエンスを俯瞰する。また，特に検
討の進んだ鍵となるサイエンスについては具体的な検討結果を報告する。
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ARC-Space as a Joint Usage / Research Center certified by MEXT,  

Archived Data Science Center for Lunar and Planetary Explorations 
 

         

○H. Demura1, S. Ishibashi1, J. Watanabe1,2, N. Hirata1, Y. Ogawa1, C. Honda1, K. Kitazato1, K. Okudaira1, Y. Daket1 

 1
1Aizu Research Center for Space Informatics (ARC-Space), 2National Astronomical Observatory of Japan 
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小惑星探査画像の画素単位DBによる解析と小天体地理
情報システムAiGIS と連携した結果の可視化 

Pixel-oriented image DB for small body missions 
and visualization of analysis with AiGIS 

 
○平田 成 1, 北里 宏平 1, 出村 裕英 1, 大嶽 久志 2, 佐藤 広幸 2, 古川 静也 1 

1会津大学, 2宇宙航空研究開発機構 
 

近年、はやぶさ、はやぶさ 2、火星衛星探査計画MMXなど、不規則形状を持つ小天体を対
象にした探査が実施あるいは計画されている。これらの探査によって取得された観測データ
を有効に活用するためには、観測時刻、観測条件、探査機の位置、姿勢や対象天体表面の観
測覆域などのメタデータを記録し、データベース(DB)として保存しておく必要がある。小天
体探査データを対象とした DBを設計する上でしばしば問題になるのが、特に画像データに
ついて天体全体が視野に入るような撮像が多く行われている点と、対象天体の形状が不規則
なため一般的な地理座標の適用がしにくい場合がある点である。これらの問題により、例え
ば画像のメタデータとしてよく採用される画像四隅の地理情報だけでは対象天体表面の観測
覆域を適切に表現できないということが起きる。 
これを解決するための一つの方策として、画像の画素ごとに天体表面の地理情報を付与する
というアイデアがある。また、地理情報として、前記の問題を含むものの簡便な地理座標系
を用いるか、対象天体の形状モデルを基盤として形状モデルのポリゴンに対する ID で換え
ることも可能である。単に画像ファイルのメタデータとして全画素に対して地理情報を付与
するのはデータ量を考えると過剰ではあるものの、画像の枠を超えて、画素値一つ一つを個
別のデータとして取り扱える道を開くことになる。なお、画像ファイルのメタデータとして
は別途間引きしたものを準備することも考えられる。 
本稿では、観測データを画素単位に分割してメタデータを付与した DB化を行い、観測条件
や対象地理領域など任意の条件で検索し、統計解析が可能なシステムを紹介する。現在、は
やぶさ搭載マルチバンドカメラ AMICA の画像データ（較正済み画像データは巽瑛理氏より
提供を受けた）を用いた DBが構築済みである。また、DB と小天体地理情報システム
AiGIS と連携させることで解析結果を簡単に可視化する試みについても述べる。 
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খηϨεͷΞϯϞχΞණͷ͔څڙΒΈΔύϥϝʔλ੍

⃝ಸྑ༔ౙ 1, Ԟॅ૱ 1, ೭ࠇ 2

1౦ۀژେֶ, 2౦ۀژେֶ ٿੜ໋ڀݚॴ

ɹখηϨεɺଠཅ࠷ܥେͷখͰ͋Γɺখଳશମͷ࣭ྔͷ͓Αͦ 1/3 ΛΊ
ΔఱମͰ͋Δɻ୳ࠪػDawnͷ֎εϖΫτϧ؍ଌʹΑΓɺηϨεશٿʹΞϯϞχΞΛؚ
Μͩঢ়έΠࢎԘͷଘ͕ࣔ͞ࡏΕͨʢDe Sanctis et al. 2015; Ammanito et al. 2016ʣɻ͜
ͷ؍ଌ࣮ࣄɺ͔ͭͯηϨε͕ԽΛࡍͨ͠ݧܦʹɺͦͷද໘ʹΞϯϞχΞ͕ଘ͍ͯ͠ࡏ
ͨ͜ͱΛࣔࠦ͢Δɻ͜ͷΞϯϞχΞණͱͯ͠͞څڙΕͨͱ͑ߟΒΕ͍ͯΔ͕ɺࡏݱͷη
Ϩεͷද໘ԹɺΞϯϞχΞණͷঢ՚ԹΛ্ճΔͨΊɺΞϯϞχΞණ҆ఆʹଘ͢ࡏ
Δ͜ͱ͕Ͱ͖ͳ͍ɻηϨεͷΞϯϞχΞණͷڅڙաఔͱͯ͠ɺDe Sanctis et al.(2015)

ɺ2ͭͷՄੑʹ͍͍ͭͯͯ͠ٴݴΔɻ1ͭɺηϨε࢝ݪଠཅܥԁ൫֎ଆͷԹྖ
ҬͰܗ͞ΕͨͷͪʹɺࡏݱͷҐஔ·ͰҠಈ͖ͯͨ͠ͱ͍͏ͷͰ͋Δɻ͏ 1ͭɺη
ϨεࡏݱͷيಓۙͰܗ͞Ε͕ͨɺ ΞϯϞχΞණ͕҆ఆͳԕํྖҬ͔ΒҠಈ͖ͯ͠
ͨϖϒϧͷूੵʹΑͬͯΞϯϞχΞණ͕ηϨεʹ͞څڙΕͨͱ͍͏ͷͰ͋Δɻ

ɹຊڀݚͰɺҎ্ 2ͭͷՄੑͷ͏ͪऀޙΛ͢ূݕΔ͜ͱΛతͱ͠ɺ࢝ݪଠཅܥӢ
ʹ͓͚ΔηϨεͷΞϯϞχΞණྔڅڙΛͨ͠ࢉܭɻ·ͣɺඪ४೪ੑ߱ணϞσϧΛ༻͍
ͯɺ࢝ݪଠཅܥӢͷԹΛ͠ࢉܭɺࡏݱͷηϨεͷيಓʹ͓͚Δԁ൫Թ͕Ξϯ
ϞχΞණͷঢ՚ԹΛԼճΔࠁ࣌ΛٻΊͨɻ·ͨɺΞϯϞχΞණΛؚΉμετͷ߹ମ
 (ϖϒϧ)ͷ͓Αͼԁ൫ҠಈΛ͠ࢉܭɺࡏݱͷηϨεͷيಓʹ͓͚ΔؚΞϯ
ϞχΞණϖϒϧͷ࣭ྔϑϥοΫεΛͨ͠ࢉܭɻ͞Βʹɺ࢝ݪηϨε͕ࡏݱͷيಓͰܗ͞
ΕͨͱԾఆ͠ɺϖϒϧूੵͷཧެࣜ (Visser & Ormel 2016) Λ༻͍ͯηϨεද໘ʹଯੵ
͢ΔؚΞϯϞχΞණͷͷްΈΛͨ͠ࢉܭɻࡏݱͷηϨεද໘ʹΈΒΕΔΫϨʔλʔى෬
͔Βɺ͔ͭͯଘؚͨ͠ࡏΞϯϞχΞණଯੵͷްΈ∼10 km Ҏ্Ͱ͋ͬͨͱ͑ߟΒΕ
Δɻ͜ͷްΈΛઆ໌͠͏ΔΑ͏ͳ࢝ݪଠཅܥԁ൫ͷύϥϝʔλൣғΛͨ͠ࡧɻ

ɹࢉܭͷ݁ՌɺؚΞϯϞχΞණͷଯੵͷްΈɺ ྔ࣭ظԁ൫ͷॳܥଠཅ࢝ݪ Mdisk

ͱɺԁ൫ͷཚྲྀͷ͞ڧΛࣔ͢ແྔݩ࣍ α ґଘ͢Δ͜ͱ͕Θ͔ͬͨɻԁ൫࣭ྔɺ͘ڧʹ
Mdisk ! 10−2M⊙ ఔʹ੍͞ΕɺMdisk ≈10−2M⊙ ͷ߹ɺα " 10−3 ͱ͍͏੍͕ಘΒ
Εͨɻͳ͓ɺΑΓ͍ܰԁ൫ͰɺΑΓ͍ڧཚྲྀ͕ඞཁͰ͋Δ͜ͱ͕Θ͔ͬͨɻ·ͨɺMdisk

͓Αͼ α ͕ಛఆͷൣғʹ͋Δ߹ɺେܕͷখͷΈ͕ଟྔͷණΛั֫͢Δ͜ͱ͕Θ
͔ͬͨɻ͜ͷ݁ՌɺΞϯϞχΞΛؚΜͩঢ়έΠࢎԘΛද໘ʹ͏ͪ࣋ΔখɺηϨ
εͷΑ͏ͳେܕͷͷʹݶΒΕΔ͜ͱΛ༧͢ݴΔɻ͞Βʹɺ࢝ݪٿͷਫණϖϒϧͷू
ੵʢe.g. Sato et al. 2016ʣ߹Θͤͯͨ͠ࢉܭͱ͜ΖɺηϨεද໘ͷΞϯϞχΞΛؚΜ
ͩঢ়έΠࢎԘͷଘࡏͱٿͷ͍ਫؚ༗ྔΛಉ࣌ʹઆ໌Ͱ͖Δԁ൫ύϥϝʔλͷൣғ
͕ଘ͢ࡏΔ͜ͱ͕Θ͔ͬͨɻ
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ٿۙఱମ2012 TC4ఱମʹ͓͚Δ
িಥΠϕϯτظ࣌ͷਪఆ

⃝Ӝɹଠ 1ɺେᖒɹ྄ 2ɺञɹॏߦ 2ɺԞଜɹਅҰ 1ɺᓎҪɹ༑ཬ 3ɺڮߴɹ൏ 4ɺ
ଜɹٛࠓ 5ɺ౻ɹത೭ 6ɺลɹจ݈ 6ɺӬ٢ɹཽഅ 6ɺଜ্ɹګ 6ɺԬ࡚ɹྑ 7ɺ

ɹ๎ޱؔ 7ɺੴࠇɹਖ਼ߊ 8ɺಓ্ɹୡ 9ɺ٢ɹਅ 10

1ຊεϖʔεΨʔυڠձɺ2౦ژେֶɺ3Ԭࢁେֶɺ4ฌཱݝݿେֶɺ5ѨೆཱࢢՊֶη
ϯλʔɺ6ͳΑΖཱࢢఱจɺ7ւಓڭҭେֶɺ8ιϧେֶɺ9ۙـେֶɺ10JAXA

ɹଠཅܥখఱମɺͱΓΘ͚খͷٿিಥʹର͢ΔऔΓΈΛPlanetary Defense͋Δ͍
εϖʔεΨʔυͱ͏ݴɻεϖʔεΨʔυͰɺαʔϕΠ؍ଌʹΑΓٿʹۙͮ͘খΛൃ͢ݟ
Δ͜ͱʹՃ͑ͯɺݸʑͷখͷཧૉੑΛղ໌͢Δ͜ͱॏཁͰ͋Δɻ2012 TC4 2017  10

݄ʹٿʹ 5ສ km·Ͱۙͨ͠খͰ͋ΔɻࡢͷळߨقԋձͰɺ౦ژେֶી؍ଌॴ
1.05mԕڸͷTomo-e GozenΧϝϥɺඒεϖʔεΨʔυηϯλʔ 1.0mԕڸɺฌཱݝݿେֶ
Γ·ఱจ 2.0mͳΏͨԕڸɺѨೆཱࢢՊֶηϯλʔ 1.13mԕڸɺ໊ཱࢢدఱจ 0.4m

ԕڸΛ༻͍ͨ؍ଌ͔Βɺ2012 TC4͕ 8.47 ͷࣗసपظͱ 12.25ͷࠩࡀपظΛͭ࣋λϯϒϦϯ
άӡಈʢࣗ༝ࠩࡀӡಈʣΛ͍ͯ͠ΔXλΠϓͷҰຕؠখͰ͋Δ͜ͱΛใͨ͠ࠂɻ·ͨͦͷࡾ
͕࣠ 6.2 ×8.0 ×14.9 m(Ϟσϧ̍)͋Δ͍ 3.3 ×8.0 ×14.3 m(Ϟσϧ̎)Ͱ͋Δ͜ͱใࠂ
ͨ͠ɻຊɺλϯϒϦϯάӡಈͷൃੜݪҼͱͳͬͨͱࢥΘΕΔఱମͰͷিಥΠϕϯτظ࣌ͷ
ਪఆํ๏ͱɺͦͷ݁Ռʹ͍ͭͯใ͢ࠂΔɻλϯϒϦϯάӡಈͱɺখͷࣗస࣠ͱશճస֯ӡ
ಈྔϕΫτϧ͕ҰகͤͣɺटৼΓӡಈͷΑ͏ͳճసΛ͍ͯ͠Δঢ়ଶͰ͋Δɻ͜ͷटৼΓӡಈɺখ
෦ͷܺؒؠੴͷΫϥοΫͳͲʹىҼ͢ΔΈʹΑΓΤωϧΪʔΛࣦ͍ʢ෦ΤωϧΪʔ
ҳʣɺ͕ͯࣗస࣠ͱશճస֯ӡಈྔϕΫτϧ͕Ұக͢Δ҆ఆͨ͠ճసঢ়ଶʹམͪண͘ɻ͜ͷམࢄ
ͪண͘·Ͱͷؒ࣌ΛμϯϐϯάλΠϜͱݺͿɻখ͕λϯϒϦϯάӡಈΛ͍ͯ͠Δͱ͍͏͜ͱ
ɺͦͷখμϯϐϯάλΠϜΛܦա͍ͯ͠ͳ͍͜ͱΛࣔ͢ɻ͍͑ݴΕɺλϯϒϦϯά
ӡಈΛ͍ͯ͠ΔখɺিಥΠϕϯτ͔Β͍ؒ࣌Λܦա͍ͯ͠ͳ͍ए͍ද໘Λͭ࣋Մੑ͕
͋ΔɻຊڀݚͰɺϥΠτΧʔϒ؍ଌ͔Β 2012 TC4ͷ࣠ࡾࣗస࣠ͱશճస֯ӡಈྔϕΫτ
ϧ͕ͳ֯͢ʢষಈ֯ʣ͕ಘΒΕͨͨΊʹɺੑମͷྗֶʹ͖ͮجμϯϐϯάλΠϜΛൺֱతਖ਼
֬ʹਪఆ͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖ͨɻͦͷ݁Ռɺ2012 TC4͕ࡏݱͷճసঢ়ଶʹͳΔͨΊʹɺিಥΠϕϯ
τ͔Β͘ͱ 3.1 × 105  (Ϟσϧ 1)͋Δ͍ 3.2 × 105  (Ϟσϧ 2)ఔ͔͠ܦա͍ͯ͠ͳ
͍͜ͱ͕͔ͬͨɻҰํɺμϯϐϯάλΠϜ 1.5 ×107 (Ϟσϧ 1)͋Δ͍ 3.8 ×107 (Ϟ
σϧ 2)ఔͰ͋Γɺճస͕མͪண͘લʹ 10mαΠζͷNEOͷيಓྗֶతͳण໋Ͱ͋Δඦສ
(Morbideli et al., 2012)Λܴ͑Δͱਪఆ͞Εͨ (Urakawa et al., 2019)ɻ
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アーク加熱風洞を応用した流星体の機械的強度と熱伝導率が 

流星アブレーションへ与える影響評価 

 

〇大木紘介 1，小川巧覽 1，宮下敦希 1，阿部新助 1， 

下田孝幸 2，長井遵正 2，吉田哲生 2 

1日本大学， 2JAXA/ISAS 

 

流星とは流星体（メテオロイド）が惑星大気突入する際に生じるアブレーションや発光

などの一連の物理現象のことである．これをステレオ撮像や分光観測することで流星体の

軌道や組成情報を得ることができ，母天体とされる小惑星や彗星などを地球上から間接的

に探査することが可能となる． 

流星観測や落下後の隕石から流星体の空隙率をはじめとした内部構造や強度を推定する

研究が実施されている．これらを調査することは将来の小惑星ミッションやサンプル採

収，地球衝突危険性のある天体への対策にとっても有用な情報となりうる． 

例えば 2000 年にカナダへ落下した Tagish Lake 隕石は，35~57%と高い空隙率を有す

ること，0.3~1.3MPa と低強度の流星体であることが落下・回収された破片やモデルから

推定されている[1] [2] ．また，観測から推定された流星体の強度と回収された隕石における

強度には約 10～100 倍の差が生じている[3]．流星体の強度は動圧から算出しているが，強

度には流星体の内部構造による影響も考えられ，動圧のみによってそれを推定することは

十分とは言えない． 

そこで本研究では，異なる密度の流星体の流星発光を調査するために，材料組成と空隙

率をパラメータとして円柱形状の流星体(以下，供試体)を作製し，JAXA/ISAS 所有のアー

ク加熱風洞(惑星大気突入環境模擬装置)を用いて流星発光現象を再現する．その際，近紫

外〜可視光の発光スペクトルの計測を実施した．また，供試体の引張強度を圧裂引張試験

から算出，さらに各供試体における熱伝導率については，定常(熱流)法を用いて計測し

た．ここでは流星アブレーションとそれら物理量の関係性を報告する． 

 

[1]Peter G. Brown, et al., An entry model for the Tagish Lake fireball using sesmic, 

satellite and infrasound records, Meteoritics & Planetary Science 37, pp.661-675, 2002 

[2] Alan R. HILDEBRAND, et al., The fall and recovery of the Tagish Lake meteorite, 

2006 

[3]Olga POPOVA, et al.，Very low strengths of interplanetary meteoroids and small 

asteroids，Meteoritics & Planetary Science 46，Nr 10，pp.1525-1550，2011 

 

P7



2018年ふたご座流星群に伴う月面衝突閃光の 

低分散スペクトルⅡ 
Low-dispersion spectra of lunar impact flashes in 2018 Geminids II 

 
○柳澤 正久 1、内田 有紀 1、栗原 誠弥 1、阿部 新助 2、布施 綾太 2、 

小野寺 圭祐 3,4、山田 竜平 5 

Yanagisawa, M.1, Uchida, Y.1, Kurihara, S.1, Abe, S.2, Fuse, R.2, Onodera, K.3,4, and Yamada, R.5 
1電気通信大学、2日本大学理工学部、3総合研究大学院大学、 

4宇宙科学研究所/宇宙航空研究開発機構、5会津大学コンピュータ理工学部 

 

太陽系内の衝突では、実験室では再現の難しい 10 km/s を越える速度で起こるものが多い。

このような衝突では、これ以下の速度では起こらないシリケイトや鉄等の溶融、蒸発、プラ

ズマ化が起こる。このような過程を伴う高速度衝突の理解は惑星科学にとって重要な課題で

あるが、実際にどのような現象が起こるのかはよく分かっていない。月面衝突閃光の観測か

らこの問題にアプローチすることができる。 

月面衝突閃光の発生頻度や明るさ、その時間変化に関しては幾つかの研究結果が報告され

ている。しかしスペクトルに関する報告はわずかである。我々は、月震研究のための衝突閃

光観測を試みる SAKURA 日仏合同観測プロジェクトの一環として、電気通信大学(東京都調布

市)から、可視光簡易スペクトルカメラで、ふたご座流星群に伴う月面衝突閃光の観測を行

った。使用した望遠鏡は、口径 450 mm(焦点距離 2015 mm)のニュートン式反射望遠鏡および、

口径 280 mm(実効焦点距離 920 mm)のシュミットカセグレン式反射望遠鏡である。 

12 月 15 日晩(JST)に 13 個の閃光が電気通信大学から検出された。これらは台湾・鹿林天

文台や日本大学からも同時検出された。スペクトルの一例を図 1 に示す。ほとんどの閃光は

約 3000 K の黒体放射スペクトルでよく近似できる。何故 3000 K なのかについて議論する。 

 

図 1：月面衝突閃光のスペクトル．

17:29:33(JST)に月の北緯 30°西

経 57°で生きた閃光の 1 フレーム

目(露光時間 16 ミリ秒)．縦軸は地

球大気上端で観測した場合の分光

フラックスである．エラーバーは

カウントノイズのみを示す．400 – 

800 nm 以外では信頼性が落ちる． 
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 北大 1.6m ピリカ望遠鏡を用いた分裂彗星核 P/2016 BA14 と 252P/LINEAR の 
可視光測光・分光・偏光観測 

 
○山形稜¹，関口朋彦¹，黒田大介²，石黒正晃³，高木聖子⁴，内藤博之⁵，岡崎良¹，高橋昂希¹   

¹北海道教育大学，²京都大学，³ソウル大学，⁴北海道大学，⁵なよろ市立天文台  
 
 

不活動彗星核 P/2016 BA14 とコマを持つ活動彗

星252P/LINEARは軌道が非常に似ていることから、

もともと同一の天体であることが示唆されている

（Jian-Yang, 2017）。我々は北海道大学 1.6m ピリ

カ望遠鏡(北海道名寄市)を用いて、この 2 つの天体

を測光・分光・偏光観測を行った。 
 P/2016 BA14の解析の結果、測光観測から二色図を

作成すると、D型小惑星より少し赤く、一般的な氷天体

よりも青いという結果を得た（図 1)。また、Vバンドでの

絶対等級は Hv＝17.60±0.01等であり、アルベドを

0.03 と仮定すると、直径 2.32±0.02㎞である。しかし、

実際には彗星活動を行っているため、本来の核は、今

回の値よりも絶対等級は暗く、サイズが小さいことも考

えられる。分光観測（0.435～0.82µm）から、ガス輝線が

見られなかったことから、彗星活動はとても小さいこと

が分かる。スペクトルは、M4AST（DeMeo et al, 2009）

から D型小惑星に一番近いが、少し赤い（図 2）。今回

取得した分光結果に、Nasa-Databaseの近赤外（0.82

～2.43µm）の分光結果をつなげ、隕石のスペクトルと比

較したところ、タギシュレイク隕石と似ていることが判明

した（図 3）。偏光観測から、偏光度は高く、B型小惑星

であるベンヌ（Cellino. 2018）と似ている（図 4）。 

252P の解析の結果、測光観測から B フィルター

が一番明るいことから、CN、C₃ラジカルの輝線が

あり、比較的活動度の高い彗星であることが言え

る。偏光観測から、BA14 よりも偏光度が低い値を

示していた（図 4）。 
 
 
 

     
   図 1：2016 BA14 と 252P の軌道図 

 
     図 1：P/2016 BA14 の二色図（B-V vs V-Rc） 

 
図 2：P/2016 BA14 と D 型小惑星のスペクトルの比較 

   
   図 4：P/2016 BA14 と 252P/LINEAR の偏光度 
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潮汐変形と位相の遅れを考慮した Ganymedeの強制秤動 

○小島晋一郎 1，木村淳 1，鎌田俊一 2 

1. 大阪大学大学院 理学研究科, 2. 北海道大学大学院 理学研究院 

 
木星の衛星 Ganymedeは，過去の探査機による磁気探査や宇宙望遠鏡を用いたオーロラ観測と

いった電磁気的アプローチを通して，表面を覆う氷殻の下に電解質を含む全球的な液体水の層（以
後，内部海）の存在が示唆されている．しかしながら，Ganymede 自身が金属核起源の磁場を持
つことなどから，内部海の存否には議論の余地が残る． 
そこで本研究では，従来のアプローチとは異なる独立した手段として，潮汐応答を用いた

Ganymede 内部海の存否に関する考察を行う．Ganymede は潮汐力により形状変化（潮汐変形）
や自転の変化（回転変動）が生じ，これらの大きさや位相は Ganymede の内部構造に依存する．
このため，潮汐変形や回転変動から Ganymedeの内部の情報を得ることができる．本研究では潮
汐応答のうち秤動（自転速度変動）に関するモデル計算を行った．Ganymedeの秤動は，2022年
打ち上げ予定の JUICE（JUpiter ICy moons Explorer）探査機によって初めて実測される予定であ
り，秤動と本研究のモデル計算との比較を通して，Ganymede 内部，とくに地下海の存否や氷殻
厚を推定することが可能になるかもしれない． 

Ganymedeの秤動に関する従来の研究（Van Hoolst et al., 2013）では，完全弾性体としての潮
汐変形と秤動の相互作用が考察され，潮汐変形は秤動の振幅を抑制することが示されている．し
かしながら，ガニメデの外層を覆う氷は，マクスウェル時間のスケールにおいて粘弾性的に振舞
う．そこで本研究では，Ganymede を粘弾性体として，粘弾性による遅延時間を考慮した秤動と
潮汐変形の相互作用に関するモデル計算を行った．モデル計算の変数は，氷殻の厚さ，密度，剛
性率，粘性率，海の密度，海下層の高圧氷層の
密度と粘性率である．これらの組み合わせ総数
50万ケースに対する秤動を計算した（図）． 
秤動の振幅は様々な要因で変化し，例えば厚

い内部海があり氷殻が薄い場合は振幅が大き
い．特に振幅が 60 ｍを超える場合は，氷殻厚
は 20 km以下の可能性がある．一方で振幅が 60 
m以下の場合は，氷殻厚を制限することは難し
い．また，海が存在しない場合の秤動の振幅は，
海が存在するときのそれと同程度になる可能
性があることも分かった．講演ではこのほか，
多様な変数に対する秤動への影響を包括的に
議論する． 

図：全ての内部構造と物性モデルに対する秤
動の振幅と氷殻厚との関係．海無しの場合に
おける振幅は，左から氷殻密度 1200，1100，
1000，900，800 kg/m3の仮定に対応する． 

P12



ALMAアーカイブデータを用いた 
イオの大気供給源の推定 

 

◯鈴木達也  1   ､平原靖大  1   ､ 古賀亮一  2  ､坂野井健  2 
1   名古屋大学， 2   東北大学 

 
 木星の衛星イオには火山活動が存在し、火山噴出物は霜として全球的に地表面に
堆積している。イオの大気は、地表気圧が数十~数nbarほどで、SO 2 が主として構成
している。この大気は火山からの直接の供給のほか、堆積している霜がその地点の
地表温度に応じて昇華することで持続的に供給されている。これらの相対的な寄与
度というのは未だ不明である。先行研究では、紫外領域や赤外領域でのスペクトル
観測によって、大気の不均質な分布や個々の供給源などが議論されてきた [ e.g. 
Spencer  et al.,  2005; Geissler  et al.,  2007; Tsang  et al,  2016]。 
 本研究では、電波望遠鏡 ALMAによって観測された、イオが木星の影へ突入する
時期・影から脱出する時期の2つのデータを解析した。解析においては、イオの地表
を十分に空間分解しているSO 2 輝線強度のマップや時間変動の様子が得られ、また
実際にSO 2 を供給していると思われる火山の様子も確認された。 
 霜の昇華量は地表温度に依存するため、日食時には大気量が変動することにな
る。日照量変化に起因する柱密度の変動成分が昇華に由来し、起因しない成分を火
山由来のものとして考え、考察を行った。 

  
 

 

P13



小規模衝突による傾斜地形緩和に関する実験的研究 
 

○大村知美 1，滝沢真太 1，桂木洋光 1 

1名古屋大学大学院環境学研究科 

 

はじめに：クレーターの内壁など天体表面の傾斜地形は，微小隕石の衝突による再表面化や，

振動による流動化で緩和すると考えられている．本研究ではこのうち特に微小隕石衝突によ

る地形緩和に着目した．斜面の傾斜角と衝突条件が緩和の効率に及ぼす影響を調べることを

目的に，[1]で行われた傾斜粉体層への低速度衝突実験で得られたデータを用いて，緩和の指

標として衝突前後での重心の勾配方向への移動を調べた． 

実験手法：直方体の容器に直径 0.1－0.3 mmの豊浦珪砂を充填し，任意の角度 θ (0°≦θ≦
34°)傾斜させたものを標的とした．ばね銃を用いて，標的表面に対して衝突角Φ (10°≦Φ≦

170°)で弾丸を発射した．弾丸には直径 6 ㎜の，質量が 0.12 g, 0.25 g, 0.4 gのものを用いた．

衝突速度は 7－97 m/sで実験を行った．クレーター形成前後の表面の三次元形状をレーザー

変位計で測定した． 

解析手法：弾丸軌道を含む xz平面内における，エジェクタ堆積及びクレーターの崩壊の非

等方性による重心移動を考えた．θ＝0°，Φ＝90°の実験で得られたプロファイルをクレータ

ースケーリング則に従って拡大縮小し，凹部分のみを抜き出したものを基準面として，基準

面より高い部分は正の，低い部分は負の質量を持つとして重心を求め，衝突点からの重心移

動距離 Δxを求めた．エジェクタ堆積及びクレータ
ー孔の崩壊が衝突点に対し等方的に起こるような場

合は Δx＝0となる． 

結果：Φ＝90°の場合の，クレーター短径で規格化

した重心移動距離と傾斜角の関係を図に示す．重心

の移動距離は傾斜角 θの増加と共に増加した．本研
究で得られた，規格化した移動距離の tanθ依存性
はエジェクタの非等方的な堆積の効果のみを考えた

モデル [2]とは異なり非線形性を示した．また tanθ
＝0.36 (θ＝20°)の実験結果に着目すると，あるクレ

ーターサイズを境に，クレーター内部の崩壊等によ

って重心移動が効率的になっていることが示唆され

た．発表では衝突角度の影響についても報告する． 
References: [1]Takizawa & Katsuragi (2020), Icarus 335 
113409. [2]Soderblom (1970), JGR, 75, 2655. 

 

 
(上)解析に用いた要素．(下)重心移動距離と

傾斜角の関係． 

P14



n

a

d n d O 0(1 m d
ol d O

lo n O Pn d km
O km O

a O on
n an d km nO

O d O Pn km
O on lon d

O
s n e

d
µ d

, - ( H .
O ank d ( s

- u d 7 %
~ d/ ( 23 d H n d u

6< ). d
s l

d pl
a 0 5 3 4 0 8 3<<85  (

!" !#
km O

d kl
on Op O a

n !" !#
O f

l
-) )

)H
O lo

P15



ܕͷେؾʹ͓͚Δ࣪५ରྲྀͷࢭې݅:
NH3ͱH2SͷԽֶԠʹΑΔNH4SHੜͷ߹

∗ தౡ݈հ (େ · ཧ), ೭্ Յ (େ · ཧ), ਿࢁ Ұ࿕ߞ (দߴߐઐ · ใֶ)

͡Ίʹ

ΨεେؾͷӢͰ, H2O, NH3, CH4ͳͲͷ͚ͩ݁ڽͰͳ͘, NH4SH ͳͲԽֶԠʹΑΔཻࢠੜੜ͡

͍ͯΔͱਪఆ͞ΕΔ. ͜ͷ͏ͪ݁ڽʹؔͯ͠ Guillot(1995) , ,ʢH2݁ڽඇ͕ྔࢠͷ݁ڽ Heʣͷࢠ

ྔΑΓେ͖͍ͨΊ, ਖ਼ͷ݁ڽજ์ग़ʹؔΘΒͣ, Ԗରྲ੍ྀ͕͞ΕΔ͜ͱΛࣔͨ͠. ຊൃදͰ, NH4SH ͷ

Խֶੜʹؔͯ͠, .ΛՃ͑Δߟͷࣅྨ

্ঢ͢ΔϓϧʔϜͷුྗ

ԽֶԠ NH3 + H2S → NH4SH ʹΑΔ NH4SH ͷੜΛ͑ߟΔ. ҎԼ, NH3, H2S ͷॾྔΛ, ఴࣈʮ1ʯʮ2ʯͰ

ද͢. ·ͨ, ྆ऀҎ֎ͷ (H2, He ͳͲͷࠞ߹)Λఴࣈʮ0ʯͰද͠, ؆୯ͷͨΊ, Ԡ, .ͳ͍ͷͱ͢Δ݁͠ڽ

ӷ૬, .ΕΔͱ͢Δ͞ڈΒআ͔ܥ૬͔ʹམԼͯ͠ݻ ͜ͷͱ͖,ීวؾମఆΛ R, ԹΛ T , ֤ͷѹͱ

୯Ґmol࣭ྔΛ pi, µi, ѹྗΛ p ≡p0 + p1 + p2, ͞Βʹ µ̂i ≡µi/µ0 ͱ͢Δͱ, ,ମͷີؾ߹Δࠞ͢ߟ

µ0p0
RT

+
µ1p1
RT

+
µ2p2
RT

=
µ0(p+ (µ̂1 −1)p1 + (µ̂2 −1)p2)

RT
≡ρc(p, p1, p2, T ). (1)

্ঢϓϧʔϜͱ, ಉ͡ߴʢѹྗʣʹ͋Δपғͷີࠩ, Թ,ͷѹͷภࠩΛ∆T,∆pi ͱ͢Δͱ,

∆ρ ≡ρc(p, p1 +∆p1, p2 +∆p2, T +∆T )−ρec ≃ −∆T

T
ρec +

µ0

RT
{(µ̂1 −1)∆p1 + (µ̂2 −1)∆p2} (2)

ͨͩ͠, ρec ≡ρc(p, p1, p2, T ) पғͷີͰ͋Δ.

ѹภࠩͱԹภࠩͷؔ

ϓϧʔϜͷ֎ͱʹʮӢͬͯʯ͓Γ, NH3, H2S ͕ NH4SH ʹରͯ͠ฏߧͱԾఆ͢Δͱ, Ԡͷѹྗฏߧఆ

Λ K(T )ͱ͠, van’t Hoff ͷࣜΛ༻͍Δͱ (H ԠΤϯλϧϐʔ)

(p1 +∆p1) · (p2 +∆p2) = K(T +∆T ) ≃ K(T ) +HK∆T/RT 2 = p1p2(1 +H∆T/RT 2). (3)

·ͨ, ϓϧʔϜͷ֎ʹੜͨ͠ NH4SH ͕མԼআ͞ڈΕͨؾମ͕ϦαΠΫϧ͞Ε͍ͯΔͱ͑ߟ, NH3 ͱ H2S ϓ

ϧʔϜ֎ѹ͍ࠩ͠ͱԾఆ͢Δͱ, (3)͔Β͜ΕΒ͕ҎԼͷΑ͏ʹٻ·Δ.

∆p1 = ∆p2 = p1p2/(p1 + p2) ·H/RT 2 ·∆T. (4)

ϓϧʔϜͷ্ঢՄੑ: ີภࠩͱԹภࠩͷؔ

(1)ͱ (4)Λ (2)ʹೖͯ͠ཧ͢Δͱ,ϓϧʔϜͷີภ͕ࠩ,

∆ρ =

[
−(1 + µ̂1f1 + µ̂2f2) + {(µ̂1 −1) + (µ̂2 −1)} H

RT
(f−1

1 + f−1
2 )−1

]
µ0p0
RT 2

∆T (5)

ͱٻ·Δ. ͨͩ͠, fi ≡pi/p0  NH3ͱ H2S ͷଘࡏ (H2ͱ Heͷ૯ܭʹ૬ରతͳ)Ͱ͋Δ. (5) ӈลͷେׅހͷ

Ҽ͕ࢠਖ਼Ͱ͋Δ߹, ஆ͔͍ϓϧʔϜॏ͍͜ͱʹͳΓ, ରྲྀ͞ࢭېΕΔ.

,݅ࢭېʹ͓͚Δରྲྀࡏૉଘݩ ͓Αͼ, ͷ߹ͱͷൺֱ݁ڽ

্ͷ݅, ེԫͷૉʹର͢Δଘࡏൺ f2/f1 ≡γͱஔ͘ͱ, ૉͷଘࡏʹؔ͢Δ݅ͱͯ͠Լʹॻ͖ͤΔ.

fN >

[
{(µ̂1 −1) + (µ̂2 −2)} H

RT

γ

1 + γ
−µ̂1 −γµ̂2

]−1

(6)

͜ͷදࣜ, Guillot(1995)ͷ݁ڽӢʹ͍ͭͯͷରྲྀࢭې݅Λมͨ͠ܗදࣜͱྨ͢ࣅΔ (۩ମతʹ).

(6), ଠཅඪ४Λج४ʹͯ͠ 30ഒఔͷॏݩૉଘࡏʹରԠ͠, গͳ͘ͱఱԦɾւԦʹ͓͍ͯ, Ξ

ϯϞχΞϝλϯͷ݁ڽͱಉఔͷ੍ͱͳΔ.
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NH4 SH ੜԠʹΑΔରྲ੍ྀ݅Λ೦಄ʹ͓͍
ͨܕͷӢରྲྀͷࢉܭ

⃝ਿࢁ Ұ࿕ߞ 1, தౡ ݈հ 2, ຊ ܓ 3, ྛ հ 4,5

1দߴߐઐɾใֶ, 2େɾཧ, 3େɾӉཧֶ, 4ਆށେɾཧ, 5CPS

1. ͡Ίʹ
ܕͷେؾதͰ H2O, NH3, CH4 ͷ݁ڽ NH4SH ͷԽֶԠ͕ੜ͡Δͱ͑ߟΒΕ͍ͯ
Δ. ؾओେ͕ྔࢠͷੑ݁ڽ (H2, He) ΑΓେ͖͍ͨΊʹ, Guillot (1995) ݁ڽͷ
ଘࡏ͕େ͖͍݅ԼͰӢରྲྀͷൃੜ੍͕͞ΕΔՄੑΛࢦఠ͍ͯ͠Δ. ԽֶԠʹ͍ͭͯ
தౡΒ (2019 ຊՊֶձळߨقԋձ) ͕, NH3 ͱ H2S ͷଘࡏ͕ଠཅͷ 30 ഒΑ
Γେ͖͍߹ʹ, Ӣରྲྀͷൃੜ੍͕͞ΕΔՄੑΛࢦఠ͍ͯ͠Δ. ͜ΕΒͷڀݚͰେؾͷӡಈ
Λཅʹѻ͍ͬͯͳ͍ͨΊ, ຊڀݚͰӢରྲྀͷࢉܭΛ࣮͢ߦΔ͜ͱͰ, NH3 ͱ H2S ͷଘࡏ
͕ଟ͍݅ԼͰಘΒΕΔӢରྲྀߏͷಛΛѲ͢Δ͜ͱΛతͱ͢Δ.

2. ઃఆࢉܭ
Ϟσϧͱͯ͠, Sugiyama et al. (2009) Ͱ։ൃͨ͠ܕͷશੑ݁ڽΛྀͨ͠ߟӢղ
૾ϞσϧΛ༻͍Δ. ͷઃఆܥ Sugiyama et al. (2009, 2011, 2014) ʹ४͡Δ͕, ͷઅؒ࣌ࢉܭ
ͷͨΊʹ์ࣹͷସͱͯ͠༩͑Δ੍ڧͷେؾʹ͓͚Δ༧͞ΕΔͷ 100 ഒͱͨ͠.

Լ෦ڥքͰͷ NH3 ͱ H2S ͷଘࡏΛଠཅͷ 3 ഒ͔Β 100 ഒ·Ͱ, H2O ͷଘࡏΛ 0.0001

ഒ͔Β 10 ഒ·Ͱ, ͦΕͧΕஈ֊తʹมԽͤͯ͞ࢉܭΛ͏ߦ.

3. Ռ݁ࢉܭ
H2O ଘࡏ͕খ͍͞߹ʹ, NH3 ͱ H2S ͷଘࡏΛΛେ͖͘͢ΔʹͭΕͯ (1) ରྲྀݍք໘ʹ
ୡ͢Δ NH4SH ͷੵӢͷؒܽతͳൃੜ, (2) NH4SH ͷੜߴ͕ରྲྀӡಈͷڥքͱͯ͠࡞༻͢Δ,

ͱ͍͏ 2 ͭͷಛ͕ಘΒΕͨ. ͷྫͱͯ͠ਤऀޙ 1ʹ NH3 ͱ H2S ͷଘࡏΛ 3 ഒ, 60 ഒͨ͠
έʔεͷੑ݁ڽͷΛࣔ͢. 3 ഒέʔεͰ ੨৭ࠇ৭Ͱࣔ͞ΕΔ H2S  NH3 ৠ͕ؾগ
ͳ͍ؾմ͕ྖࢉܭҬͷԼۙ·ͰԼ߱͠, .ͷਫฏඇҰ༷ʹͳΔੑ݁ڽ֤ ҰํͰ
60 ഒέʔεͰ, NH4SH ੜߴΛ·͙ͨΑ͏ͳԼ߱ྲྀݶఆతͰ, NH4SH ੜߴΑΓԼํ
Ͱ֤ੑ݁ڽ΄΅ਫฏҰ༷ʹ͢Δ.

ਤ 1: ݅Ͱ, H2O ͷଘࡏΛଠཅͷ 0.01 ഒͱͨ࣌͠ʹಘΒΕͨੑ݁ڽؾମͷ.

NH3, H2S, H2O ͷଘࡏΛͦΕͧΕ੨, , ͷೱ୶Ͱද͠ݱ, ෳͷؾମ͕ଘ͢ࡏΔྖҬͦΕ
Βͷ৭ͷ߹৭Ͱද͢ݱΔ.
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近赤外エシェル分光器/PIRKA望遠鏡による 

金星大気微量分子の観測 
○築山大輝 1, 田中培生 2, 高橋英則 2,高橋幸弘 3, 佐藤光輝 3, 高木聖子 3, 

 大野辰遼 3, 奥村真一郎 4, 今井正尭 5, Yeon Joo Lee 6, 前澤裕之 1 

1大阪府立大学, 2東京大学, 3北海道大学, 4スペースガードセンター,  

5産業技術総合研究所, 6 Max Planck Institute for Extraterrestrial Physics 
 

近年、太陽系外の様々な惑星の発見が進み、トランジット法において大気のスペクトル分光観
測も展開されている。我々は中心星の活動が地球型惑星の大気環境に与える影響について理解を
深めるために、まずは身近なテストベンチとしての太陽系地球型惑星の大気の監視を推進してい
る。特に火星や金星は磁場が存在せず、太陽活動の影響をダイレクトに受けていると考えられる。
また、過去に地球が CO2大気であったことを考えると、今は CO2大気の系外惑星でもいつか生
命を育む可能性がある。そこで、まずは CO2が主大気の火星や金星について、大気環境/物理・
化学状態のバランスを掌握することが重要となる。 
金星では、国立天文台野辺山(標高 1350 m)で運用している我々の口径 10m のミリ波望遠鏡

SPART の観測を通して、上層大気の一酸化炭素(CO)の存在量が太陽活動の影響だけでは説明が
困難な短期的変動(数日～数週間)を有していることが分かってきた。この微量分子の変動は、金
星大気の濃硫酸の雲より低高度の物質との循環が影響していると考えられる。このため低層・高
層の両方の微量分子の時空間変動/リンク/物質循環を捉えたいが、低層の大気はスペクトル線の
プロファイルが圧力ブロードニング効果により広がるため、ミリ波帯のヘテロダイン分光では観
測が難しい。 
そこで、我々は北海道名寄市立天文台(標高 151 m)に設置された口径 1.6 m の光赤外望遠鏡

PIRKA (北海道大学)に搭載された近赤外中分散エシェル分光器NICE(東京大学)を用いて、金星
下層大気の CO,H2O,SO2,OCS,HCl の吸収スペクトルの観測を実施した。これらの分子は金星大
気の酸化反応ネットワークにおいて重要な役割を果たす。例えば、HCl は塩素負荷であり、太陽
光によって解離された Cl が触媒として働き、大気の酸化反応を促進する。2018 年 8月 14~23
日に地球大気の吸収の影響が比較的少ない近赤外域の H-band(波長 1.41~1.8 μm)で観測を実施
し、H2O や CO2、硫酸エアロゾルなどによる吸収や HClなどの吸収線の観測に成功し、惑星の
観測が可能であることを検証することができた。得られたスペクトルは金星や地球の大気の近赤
外域の放射輸送モデルとも良い一致を見せている。この時の NICEのスリットのサイズは 2”×
7”、波長分解能はλ/Δλ=2800 であった。 
今後、NICEは大気透過度が高いチャナントール山頂(標高 5600 m)の東京大学アタカマ天文

台(TAO)口径 6.5 m 赤外線望遠鏡に搭載される予定であり、太陽系内の惑星の高分散観測が可能
になる。金星についても、より高空間解像度かつ高い S/N で、低層の分子種の存在量の導出が
可能となり、SPART や同サイトのアタカマ大型サブミリ波望遠鏡などが得意とする高層の微量
分子の観測との連携を狙う計画である。 
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10m電波望遠鏡 SPARTと ALMA 12m-Array/ACA/TP

同時観測による 金星中層大気の 

微量分子スペクトルの解析と整合性の評価 
 

○冨原 彩加 1、近藤 滉 1、徳田 一起 1,2、築山 大輝 1、前澤 裕之 1、 
1大阪府立大学大学院 理学系研究科 物理科学専攻、2国立天文台 

 

 太陽系内外の地球型惑星の大気の性質を理解すべく、我々は中心星の活動の影響や、惑星

固有の大気の物質循環に着目し、口径 10 m の電波望遠鏡 SPARTを用いて太陽系地球型惑星

の大気の監視観測を推進している。例えば、金星の 12CO(J=1-0 @115 GHz, J=2-1 @230 GHz)

の回転輝線の観測では、短(数日～数週間)～長期(太陽活動周期程度)の変動を捉えてきた。

その中で、太陽活動では単純に説明できない短期変動についてメカニズムを探るため、

2016-2017年にアタカマ大型ミリ波サブミリ波干渉計(ALMA)を用いて全てのアンテナシステ

ム 12m-Array/ACA 7m-Array/TP(Total Power-Array)を連動させ、CO、SO2、SO、HDOといっ

た微量分子の高分解能観測を試みた。観測周波数は Band6(@230 GHz)、Band7(@345 GHz)で

あり、ALMAのヘテロダイン分光では、およそ高度 75～115 km程度の微量分子を捉えること

ができる。 

干渉計では、アンテナ配列によって決まる Maximum recoverable size (MRS)を超えて広

がった構造の輝度分布には感度を持たず、Fluxを欠損してしまう resolved-outの問題が発

生する。金星の視直径がこの MRSよりも大きい時期は、空間的に一様に広がった分子のスペ

クトル成分が落ちる可能性がある。そのため、単一鏡である TP をリファレンスとし 12m-

Array、ACA 7m-Arrayそれぞれのスペクトルから、Missing Fluxの評価を進めている。 

また、これらのミリ・サブミリ波帯の観測ではヘテロダイン受信機を採用しているため、

スペクトル解析時にシグナルバンドとイメージバンドのサイドバンド比を正確に把握してお

く必要がある。SPART/230 GHz 帯ではダブルサイドバンド(DSB)受信、ALMA TP/Band6 ではシ

ングルサイドバンド(SSB)受信を採用しているため、同日(2017年 5月 14日)の観測日にお

ける 12CO のスペクトル線を用いて、両者のスペクトルの整合性の検証を行った。SPART では

単一の周波数分解能 61 kHzで観測を行っているが、ALMA では低い周波数分解能(976.6 

kHz) で吸収スペクトルの広がった成分や連続波レベルを観測し、高高度の幅の狭い吸収ス

ペクトルは周波数高分解能(15.3 kHz)で高精度に分光している。今回、これらを合成したス

ペクトルを用いて比較を行い、SPART 望遠鏡の 230 GHz帯 SIS 超伝導受信機のサイドバンド

比 0.39～0.42において、ALMAのスペクトルと良く一致することを確認した。 

本講演では、これら一連の解析・整合性評価について報告する。 
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Observation Requirements  
of the Planned Lunar Polar Exploration Mission 
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月火星の縦孔地下空洞探査（UZUME）計画の 

搭載機器と観測計画の検討 
西堀俊幸1，○岩田隆浩1，春山純一1，山本幸生1，月火星の地下空洞直接探査RG 

 
1JAXA 

 

Unprecedented Zipangu Underworld of the Moon/ Mars Exploration (UZUME:古今未曽有の月/

火星の地下世界探査）は，月や火星の縦孔とそれに繋がる溶岩チューブのような地下空洞を探査

するための探査計画である．UZUME 計画の主な目的は、1）地球外生命の生存可能性，および 2）

人類の生存圏拡大の可能性についての知識を積み重ねることである．我々は 2016 年度から ISAS

の宇宙理学委員会の下に「月火星の地下空洞直接探査」のRGを設立し，月や火星の縦孔を直接観

測する科学的価値や縦孔利用の議論を開始している．現在はWGにフェーズアップするための準備

を進めている． 

月の縦孔付近にピンポイント着陸を成功させた上で，縦孔に降下して未踏の縦孔内部

の空間を直接探査するには不確定な要素が多く，また，縦孔内部はリモートセンシング

観測が難しいため事前に得られる情報が少ない．そのため，降下システムや縦孔内部移

動システム，観測機器の環境条件設定が難しく，探査システムの最適な設計が困難であ

る．さらに，縦孔内部は未踏の領域であるため，内部空間の大きさやボルダ―の分布と

大きさなど，移動手段の検討や内部観測方法の検討に必要な情報が少ない．この様に，

UZUME計画を実現するためには，1) 垂直移動技術、2) 不整地踏破、3) 未知領域探査を解決しな

ければならない． 

そこで，我々は縦孔に降下して縦孔内部を観測するだけの UZUME の「パスファインダー」ミッ

ションを念頭において検討を進め，縦孔を直接探査する外国のミッションへ科学機器を中心に相

乗りすることを前提にして検討を進め，早期に探査を実現させる方針に舵を切ることにした． 

現在，人類初の縦孔への直接探査計画となるUZUME-1の米国JPLのKerber博士が提案するMoon 

Diver のミッションへの相乗りについて検討を開始しており，本稿では搭載するセンサの候補に

ついて紹介する． 
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レーダによる月表層・小惑星内部探査の計算機実験 
Numerical simulation of subsurface radar sounding of the Moon and asteroids 

 
○熊本篤志 1，宮本英昭 2，西堀俊幸 3，土屋史紀 1，石山謙 4 

1東北大学大学院理学研究科,2東京大学大学院工学系研究科 
3 宇宙航空研究開発機構, 4鶴岡工業高等専門学校 

A. Kumamoto1, H. Miyamoto2, T. Nishibori3, F. Tsuchiya1, K. Ishiyama4 
1Tohoku Univ., 2Univ. Tokyo, 3JAXA, 4Tsuruoka NCT 

 
 将来の月・小惑星探査ミッションでのレーダによる月表層・小惑星内部探査を想定して，

地下媒質中での電波伝搬を FDTD 法 (Finite-difference time-domain method) を用いた電磁界シ

ミュレーションによって再現・検討した． 
 月面にもたらされた水は光解離によって約 20 時間で宇宙空間に失われるが，それまでに極

域の永久影の領域に跳躍移動できた成分は消失を免れ，地下等に存在している可能性が理論

的に示されていた [1]．また LCROSS による南極 Cabeu クレータでの衝突実験 [2]や
Chandrayaan-1 の SAR 偏波観測[3] からも氷の存在が示唆されている．組成としての氷同定に

はより適した観測装置があるが（中性子検出器など），ローバ搭載高分解能地中レーダ(0.5～
3 GHz)の最大のメリットは氷の分布形状を明らかにできる点にあり，氷の集積過程の議論に

も貢献できる可能性がある．小惑星 25143 Itokawa は全体の平均密度（1.9g cm-3）や表面の岩

塊サイズから rubble pile 天体であることが示唆されている[4]．小惑星表面の観測に加えて，

地下レーダ（50～150MHz）で，内部を構成する主要な岩塊の形状・サイズを観測することが

できれば，小惑星形成時の具体的な集積プロセスについてもさらに詳細な議論が可能となる． 
レーダ観測時の月表層・小惑星内部での電波伝搬を再現するため，本研究では Meep コー

ド[5]を用いた FDTD 電磁界シミュレーションを実施した．月表層の計算では幅 0.25 m，高さ

1.25m の２次元空間を 2.5 mm×2.5 mm のグリッドに分割し，上方 0.4m を真空，下方 0.85m を

玄武岩 soil とした．玄武岩 soil の空隙率は Apollo の観測で決定された経験式[6]をもとに，玄

武岩(Hr = 7.3)，空隙(Hr = 1)のグリッドを乱数で混合した．この地下モデル中に，様々な形状で

氷(Hr = 3.2)を分布させた．月面上方 30cm から 0.5～3GHz, 継続時間 167ns のガウス関数状の

チャープパルスを放射し，同じ場所でエコーの電場成分の変動を記録して観測の模擬データ

を得た．小惑星内部の計算では，幅 300 m，高さ 600 m の２次元空間を 0.3 m × 0.3 m のグリ

ッドに分割し，下部 300 m に球状の小惑星を置いた．小惑星内部には複数の球状の岩塊(Hr = 
6)を置き，隙間はレゴリス(Hr = 3)で埋めた．小惑星表面の上方 100m から 50～150MHz, 継続

時間 2μs のガウス関数状のチャープパルスを放射し，同じ場所でエコーの電場成分の変動を

記録して観測の模擬データを得た．発表では，これらの計算機実験の結果に加えて，月極域

氷探査ミッション用ローバ搭載地中レーダの検討，要素開発の状況，2019 年度から開始した

小惑星内部探査レーダ BBM の開発状況についても紹介する． 
 

References [1] Arnold, JGR, 84(B10), 5659, doi:10.1029/JB084iB10p05659, 1979. [2] Colaprete et al., 
Science, 330, 463, doi:10.1126/science.1186986, 2010. [3] Spudis et al., GRL, 37, 
doi:10.1029/2009GL042259, 2010. [4] Fujiwara et al., Science, 312(5778), 1330, 
doi:10.1126/science.1125841, 2006. [5] Oskooi et al., Computer Phys. Comm., 181, 687, 
doi:10.1016/j.cpc.2009.11.008, 2010. [6] Carrier et al., Lunar Source Book, 475, 1991. 
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火星 Web-GIS "Red Ace"における 

ユーザーによるスペクトルデータ管理 
 

○福地裕範 1, 林洋平 2, 松原侑哉 3, 小川佳子 1 

1会津大学, 2国立天文台, 3会津大学(現 NTTドコモ) 

 

 火星探査で観測されている可視近赤外反射スペクトルデータは、火星表層の鉱物やその分布の情報

を得るために欠かせない。鉱物はそれぞれ固有のスペクトル吸収特徴を持ち、既知のスペクトルと観

測されたスペクトルを比較することで鉱物を同定することができる。特に火星のスペクトルデータは

複数の観測機によりこれまで大量に蓄積されている。しかし、研究者がそれぞれの関心対象に応じて

詳しく解析するにはその都度観測データを探し、選び、ダウンロードする必要があり、また解析自体

にも手間が多い。よって現状、高精度かつ大量の火星スペクトル情報を効率よく活用することは難し

い。 

 これまで我々は、火星観測データの視覚的かつ効率的な利用を実現するために、新しい火星 Web-

GIS "Red Ace"の開発を進めてきた[1]。Red Ace は、CRISM や THEMISが観測したスペクトルデータを

可視化する機能や、それらをダウンロードする機能を備えている。本研究の目的は、Red Aceにおい

てユーザー毎にスペクトルデータの管理を可能にし、データとユーザーグループの議論を結びつけ、

ユーザーが観測データを最大限利活用できるようにすることである。そのためにアノテーション機能

を実装した。 

 アノテーションとは、既存のデータに対して付加情報を与えること、もしくは加えられた情報その

もののことである。例えば、Web ページ上にメモ書きを残す場合[2]や、画像に情報を付与して物体検

出をする場合[3]など、様々な場面で利用されている。本研究におけるアノテーション機能とは、ユ

ーザーが解析の結果を保存し注目するデータをリスト化し、データと考察や議論等を結ぶことができ

る機能を指す。リストには反射率や波長、ピクセル位置等が保存され、ユーザーによって保存された

データの位置は地図上にピンで可視化される。よって、ユーザーはスペクトルと共に、その観測地点

をイメージキューブ中の対応する画素として瞬時に視認することが可能である。そして、ユーザーは、

ピンをクリックするとそのデータに自身が付与したアノテーションを確認することができる。 

 Red Ace にアノテーション機能を実装することで、ユーザーはいつどの観測データにどんな特徴を

見出したのか、過去の自分の考察や注目したデータを振り返ることができるようになった。また、ユ

ーザーグループ内での議論や情報共有が可能となり、火星スペクトルデータの効率的な活用に向けた

基盤を築くことができた。今後、ユーザーが付与したアノテーションを活かし、観測データの解析の

実現を目指す。 

[1] Matsubara, Y. et al., A Mars Web-GIS “Red Ace” for viewing reflectance spectral data, American  

    Geophys. Union, Fall Meeting 2018, abst. #IN33E-0896. 

[2] Hypothesis; https://web.hypothes.is/ 

[3] VGG Image Annotator: http://www.robots.ox.ac.uk/~vgg/software/via/ 
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MMX 搭載近赤外分光撮像器 MacrOmega の 

観測計画と開発状況 

○岩田隆浩1, 中川広務2, Jean-Pierre Bibring3, Vincent Hamm3, Cedric Pilorget3,  

土屋史紀2, 黒川宏之4, 松岡 萌1, Lucie Riu1, 吉田奈央2, 中村智樹2 

1JAXA宇宙研、2東北大、3Institut d'Astrophysique Spatiale、2東工大 

太陽系初期フェーズの物質の進化と移動を調べることは、地球の水や生命前駆物質の起源

を解明する上で重要な手掛かりとなる。火星の衛星PhobosとDeimosの起源には、火星による

小惑星の捕獲説と巨大衝突説があり、これを決めることができれば火星圏における物質の移

動の様子が理解されることになる。衛星起源を決定する上で重要なのは、火星衛星の物質お

よびその分布を火星と比較することであるが、これまでの探査では火星衛星の物質に関する

知見は不十分である。そこで我々は、火星衛星探査機MMXに搭載予定の近赤外分光撮像器

MacrOmegaを用いた観測から、火星衛星の含水鉱物および有機物の分布ならびに状態（水の

存在形態、含水量、熱変成度等）を調査する。この結果はMMXが火星衛星上で行うサンプリ

ングに対して、その地点を選定する指標としても用いられ、サンプルリターン後の地上での

分析結果と併せて、火星衛星の物質の全球分布の総合的な理解に供する。 

MacrOmegaは、観測波長0.9～3.6μmの近赤外線分光撮像装置であり、Hayabusa2搭載

MicrOmegaをベースとして、フランスと日本により共同で開発を推進している。音響光学型

可変波長フィルタ(AOTF)と2次元HgCdTe検出器を用いて、6度×6度の視野(256pix×256pix)

を1画像とし、波数分解能20cm-1(観測波長3μmで波長分解能18nmに相当)で波長掃引観測する。

またスキャンミラーを実装することにより、探査機と独立に視野を動かして全球観測・特定

領域のトラッキングを可能にする計画である。MacrOmegaは、火星衛星PhobosおよびDeimos

の反射スペクトルにおける含水鉱物、有機物による吸収スペクトルを検出するとともに、火

星大気のH2O, CO2, COの吸収・エアロゾルの散乱スペクトルの観測を行う。現在BBM（試作モ

デル）による性能検証や数値モデルによる熱輻射成分の混入評価を行うとともに、MMX探査

機のデータプロセッサ上のオンボードデータ処理の検討を進めている。これらの開発状況と

観測計画について紹介する。 
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岩石ターゲットからの高速度エジェクタのサイズ‐速度同時測定 
 

〇野村啓太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 

 
火星衛星からのサンプルリターンが 2020 年代に計画されている．衛星には火星か

ら飛来した物質が存在すると考えられている．衝突エジェクタのサイズ‐速度分布は，
衛星表面の火星物質量を考える上で重要となる．月や火星の二次クレーター解析
(Hirase et al．2004)や室内実験(Nakamura et al．1994)からエジェクタのサイズ‐速
度には傾向があることが知られている．しかし，二次クレーター解析では，キロメー
トルサイズの大きく，天体の脱出速度以下のエジェクタのみについてしか調べられて
いない．また，室内実験においても 100 m/s 以上のエジェクタのサイズ‐速度の情報
は限定的である． 

本研究では，従来の実験方法では測定が困難であった小さく高速度なエジェクタの
サイズと速度を同時計測することを目的として，宇宙科学研究所の二段式軽ガス銃を
用いて玄武岩ターゲットへの衝突破壊実験を行った．弾丸は直径 3 mm のアルミニウ
ム球とアルミナ球を用い，衝突速度は約 7 km/s でターゲットに対し垂直に衝突させ
た．弾丸の玄武岩ターゲットへの衝突(一次衝突)で放出するエジェクタが通過する位
置に二次標的としてガラス板を設置し，高速度カメラを用いて，10⁴-10⁵ fps でガラス
板への二次衝突によるクレーターの形成を記録した．ガラス板の設置角度θは，ター
ゲットの法線とのなす角が 25 - 40°の間で変えた．一次衝突の破片の放出過程はタ
ーゲットの側面と上部に設置した高速度カメラで撮影した．一次衝突で放出した玄武
岩エジェクタの二次標的への飛行時間と２点間の距離からエジェクタの速度，玄武岩
エジェクタによってガラス板にできたクレーターの直径からスケーリング則を用い
てエジェクタのサイズを算出した．二次標的のガラス板にできるクレーターのスケー
リング則は，神戸大のガス銃と宇宙研の二段式軽ガス銃を使用し，ガラス球を 60 - 198 
m/s(神戸大)，ガラス球散弾を 2 - 5 km/s，不規則形状の玄武岩散弾を約 3 km/s で衝
突させて得た． 

実験より，従来の方法では測定が困難であった 100 µm 未満のエジェクタのサイズ
‐速度を推定できることが分かった．また，火星からエジェクタが脱出するのに必要
な速度を上回る，最大約 7 km/s のエジェクタのデータが得られた． 
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4 :  

Grand Tack  

Constraining the formation of the 4 terrestrial 

planets in the solar system: No success in Grand 

Tack-like truncated disks and other narrow disks 
 

ż䝋䝣䜱䜰 䝸䜹䝣䜱䜹㻌 䝟䝖䝸䝑䜽(Patryk Sofia Lykawka)1, ఀ⸨ Ꮥኈ(Takashi Ito䠅2 

1
㏆␥Ꮫ ⥲ྜ♫Ꮫ㒊 (School of Interdisciplinary Social and Human Sciences, Kindai University) 

2
ᅜ❧ኳᩥྎ䠄National Astronomical Observatory of Japan䠅 

 
㻌 ኴ㝧⣔䛻䛚䛡䜛ᆅ⌫ᆺᝨᫍ䛾㌶㐨䛸㉁㔞䛾⌧䠄ᐇ㝿䛾 4 ᝨᫍ䛸㢮ఝ䛩䜛䛂ᝨᫍ䜰䝘䝻䜾䛃䛾ᙧᡂ䠅

䜢ヨ䜏䛯ඛ⾜◊✲䛾༙䛿䚸ᩘ್䝅䝭䝳䝺䞊䝅䝵䞁䛾⤖ᯝ䜢㞟ィ䛧䛯⥲䛻ᑐ䛩䜛⤫ィⓗ䛺㆟ㄽ䛰䛡䜢

⾜䛺䛳䛶䛔䜛䚹䛣䜜䛷䛿䚸ಶ䚻䛾ᩘ್䝅䝭䝳䝺䞊䝅䝵䞁䛻䛔䛶䛹䛾䜘䛖䛺ཎጞᝨᫍ⣔┙䛛䜙䛹䛾䜘䛖

䛺ᝨᫍ䜰䝘䝻䜾䛜ᙧᡂ䛩䜛䛛䜢ಶู䛻㆟ㄽ䛷䛝䛺䛔䚹䛣䛾ၥ㢟䜢ඞ᭹䛩䜛䛯䜑䚸⚾㐩䛿ᗄ䛴䛛䛾ඛ⾜

◊✲䛜᥎ᐃ䛩䜛௦⾲ⓗ䛺ཎጞᝨᫍ⣔┙䠄䛹䜜䜒ᚤᝨᫍ䛸ᝨᫍ⬇ = embryo 䛛䜙ᵓᡂ䛥䜜䜛䠅䛾ຊᏛ
㐍䛻㛵䛩䜛 N య䝅䝭䝳䝺䞊䝅䝵䞁䜢⾜䛳䛯䚹540 ✀㢮䛾ึᮇ᮲௳䛛䜙ฟⓎ䛧䛯ィ⟬䛾⤖ᯝ䚸194 ✀䛾

┙䛷䛿ᑡ䛺䛟䛸䜒 3 䛴䛾ᝨᫍ䜰䝘䝻䜾䛜ྠ䛻ᙧᡂ䛧䛯䛜䚸4 䛴䛾ᝨᫍ䜰䝘䝻䜾䜢ྠ䛻ᙧᡂ䛧䛯䝅

䝇䝔䝮䛿䜟䛪䛛 17✀䛷䛒䛳䛯䚹ᝨᫍ䜰䝘䝻䜾㐩䛾㌶㐨䛸㉁㔞䜢ศᯒ䛧䛶⌧ᅾ䛾ᆅ⌫ᆺᝨᫍ䛸ẚ㍑䛩䜛

䛸䚸Grand Tack䝰䝕䝹䛛䜙ᆺⓗ䛻ᑟ䛛䜜䜛 truncated disk䛻㛵䛧䛶䛿௨ୗ䛾⤖ᯝ䛜ᚓ䜙䜜䛯䚹 
z 䛣䛾┙䛛䜙ᙧᡂ䛥䜜䜛Ỉᫍ䜰䝘䝻䜾䛸ⅆᫍ䜰䝘䝻䜾䛿⌧ᅾ䛾Ỉᫍ䛚䜘䜃ⅆᫍ䛸ẚ䜉䛶ຊᏛⓗ䛻෭

䛯䛩䛞䚸䛛䛴䚸䛭䜜䛮䜜㔠ᫍ䛸ᆅ⌫䜰䝘䝻䜾䛻㏆䛩䛞䜛⨨䛻స䜙䜜䜛䚹 

z ᙧᡂ䛥䜜䜛Ỉᫍ䜰䝘䝻䜾䛾䛶䛚䜘䜃ⅆᫍ䜰䝘䝻䜾䛾༙䛿䚸㉁㔞䛜䛝䛩䛞䜛䚹 

z ཎጞᆅ⌫䛻ᑐ䛩䜛᭶ᙧᡂ䛾ᕧ⾪✺䛜᪩ᮇ䛻㉳䛣䜚䛩䛞䜛䚹䛭䛧䛶䚸ᕧ⾪✺ᚋ䛻ᆅ⌫䜰䝘䝻䜾䛻
㝆╔䛩䜛㉁㔞䛜ከ䛩䛞䜛䚹 

㻌 䛣䛾䜘䛖䛻䚸Grand Tack䝰䝕䝹䛜ᥦၐ䛩䜛 truncated disk䛷䛿⌧ᅾ䛾ᆅ⌫ᆺᝨᫍ䛾ᙧᡂ䜢ㄝ᫂䛷䛝

䛺䛔䚹䜎䛯 Grand Tack ௨እ䛾䝰䝕䝹䛜ᑟ䛟ྠᵝ䛺 narrow disk 䜒䚸ୖグ䛾䜘䛖䛺ၥ㢟䜢ᢪ䛘䛯⤖ᯝ䜢

䛘䜛䛣䛸䛜⚾㐩䛾䝅䝭䝳䝺䞊䝅䝵䞁䛛䜙᫂䜙䛛䛻䛺䛳䛯䚹 
㻌 ᅇ䛾⤖ᯝ䜘䜚䚸⌧ᅾほᐹ䛥䜜䜛 4 䛴䛾ᆅ⌫ᆺᝨᫍ䛜ᙧᡂ䛥䜜䜛䛯䜑䛻䛿䚸ཎጞᝨᫍ⣔┙䛜‶䛯

䛩䜉䛝᮲௳䛸䛧䛶௨ୗ䛾ᚲせᛶ䛜♧၀䛥䜜䜛䠖 

1. ┙䛾㉁㔞䛿 0.7-0.9 au 䛸 1.0-1.2 au䛾⊃䛔㡿ᇦ䛻㞟୰䛩䜛 

2. ┙䛾㉁㔞䛾 80%௨ୖ䜢 embryo䛜ᢸ䛖䠄ᚤᝨᫍ䛜ᢸ䛖䛾䛿 20%௨ୗ䠅 
3. ┙䛿 0.3-0.4 au䛻ෆ➃䜢ᣢ䛴 

4. ┙䛻䛿 1.0-1.2 au䛛䜙ጞ䜎䜛ప㉁㔞䛾እ㒊㡿ᇦ䛜䛒䜛 

5. ┙䛻ᑐ䛧䛶ᦤື䜢䛘䜛ᮌᫍ䛸ᅵᫍ䛿↓ど䛷䛝䛺䛔㞳ᚰ⋡䜢ᣢ䛴䠄ྛ䚻0.02-0.1 䛸 0.07-0.15䠅 
 

◊✲ᡂᯝ The Astrophysical Journal  
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周木星円盤における光泳動：ガリレオ衛星の軌道
共鳴の起源に対するひとつの説明 

 
○荒川創太 1，芝池諭人 2 

1東京工業大学 理学院 地球惑星科学系, 2ベルン大学 
 

木星の周りを公転するガリレオ衛星は半径 1000 km 以上の規則衛星であり、これらは周
木星円盤の中で形成されたと考えられている。これらの衛星のうち、内側の３つ（イオ、エ
ウロパ、ガニメデ）は 4:2:1 の平均運動共鳴に入っている。この共鳴関係の説明の一つに、
周木星円盤にガス面密度の極大が存在し、イオの内側移動がそこで止まり、その後エウロパ
とガニメデも内側移動し共鳴に捕獲された、とする説がある（e.g., Sasaki et al. 2010, Fujii et 

al. 2017）。本研究で我々は、周木星円盤におけるダスト粒子の光泳動によってガス面密度
の極大が形成した可能性を提示する。 
光泳動とは、ガス中のダスト粒子が等方的な輻射場によって加熱されることで生じる現象
である。ダスト粒子表面に温度勾配が生まれることで、ダスト粒子に吸着し再放出されガス
分子の速度に差が生じる。この反作用によってダスト粒子は光源（本研究においては形成直
後の明るい木星）から遠ざかる方向に力を受ける。そして光泳動による力が木星へのダスト
の落下の力と釣り合う場所で微小ダスト粒子の落下は止まる（e.g., Wurm & Krauss 2006）。
そして、それよりも内側がダスト欠乏領域になり、電離度の上昇によって面密度の極大が形
成されることが期待される。 
我々は周木星円盤において光泳動がダスト粒子の落下を止められるかどうか調べた。計算
の結果、周木星円盤の質量降着率がおよそ 10−9−10−7 MJ yr−1（MJは木星質量）のとき、光泳
動によって現在のイオの軌道付近でダスト粒子の落下が止まることがわかった。このことか
ら、ガリレオ衛星の軌道は周木星円盤における光泳動によって決定された可能性がある。 

図 1. 周木星円盤における光泳動によるダスト欠乏領域形成の概念図（Arakawa & Shibaike 2019）。 

FPh FD

Irradiation from the planet Optically thick (no irradiation)

The planet

Dust-poor region 
(optically thin)

The light barrier (FPh = FD)

Radial driftPhotophoresis
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イジェクタ層分布と基盤岩衝撃変成に基づく 
オーストラリア・アジアテクタイトイベントの衝突地点推定 

 

Constraint on the Location of the Australasian Tektite Impact Event  
based on the Distribution of Ejecta Deposits and Shock Deformation of the Basement Rocks 

 
〇多田賢弘（東京大学）・多田隆治（千葉工業大学、雲南大学、東京大学）・Paul A. Carling 
(Southampton University) ・Wickanet Songtham (Nakhon Ratchasima Rajabhat University) 
・Le Xuan Thuyen (ホーチミン市自然科学大学)・鹿山雅裕（東京大学）・三宅亮（京都大

学）・常昱（東京大学）・田近英一（東京大学） 
 

およそ 79万年前に東南アジア地域に小天体が衝突したオーストラリア・アジアテクタイトイ
ベントは、地球上での大規模な天体衝突の中で最も年代が新しいものである[e.g., 1]。そのため
衝突クレーター構造やイジェクタ層などの地質学的な証拠が風化・浸食を免れて残されている可
能性が高く、衝突現象のより詳細な理解に向けて重要な研究対象になることが期待される。しか
し、これまでは衝突起源のガラス粒子であるテクタイトの分布に基づき、インドシナ半島東部に
衝突したと推定されてきたものの、衝突クレーター自体は未だに発見されておらず、正確な衝突
地点・規模・様式は明らかになっていない[e.g., 2]。衝突地点や規模を制約するためには、推定
地域におけるイジェクタ層の分布が重要であると考えられるが、これまでインドシナ半島陸域で
はイジェクタ層が認定されておらず、分布も明らかになっていなかった。 
本研究では、インドシナ半島広域においてイジェクタ層を認定し、その分布を調べるため、タ

イ東北部・ラオス南部・ベトナム中部において野外調査を行った。これらの地域には、基盤の中
生界砂岩を不整合に覆う、層厚 15cm~数mの淘汰の悪い角礫層と、それを覆う層厚数mの塊状
砂層が連続して分布する。複数地点において角礫層最上部からテクタイトが産出したほか、角礫
層・塊状砂層を通じて、特徴的なラメラ構造(Planar Deformation Features: PDFs)を持つ衝撃変
成石英が含まれていることが分かった。このことから、これらの堆積物がイジェクタ層である可
能性が極めて高い。特に、角礫層の層厚はラオス南部に向かって厚くなる傾向があり、ラオス南
部 Bolaven高原では層厚 9m に達することから、ラオス南部が衝突地点であることが示唆される。 

 また、タイ・ラオス国境付近南部においてイジェクタ層直下の白亜系基盤砂岩中にも衝撃変
成石英が含まれていることを発見した。この衝撃変成石英が含まれる基盤砂岩はタイ・ラオス国
境沿いに南北およそ 125 km、タイ・カンボジア国境沿いに東西およそ 100 kmに渡っていること
が分かった。このことはこの地域の基盤岩が衝撃変成作用を被ったことを示している。そこで、
基盤岩の衝撃変成度の地理的分布を解明するため、放射光Ｘ線回折(X-ray Diffraction: XRD)分析
により基盤岩中の石英の格子定数を求めた。これまで衝突実験試料を対象とした実験室での粉末
XRD 分析から、25 GPa 以上の圧力を受けた石英において、格子定数が衝撃圧力とともに増大す
ることが知られている[3]。本研究では、より低い衝撃圧力で生じる格子定数のわずかな変化を正
確に捉えるために、高分解能・高強度条件を実現する放射光 XRD 分析を行った。その結果、石英
の格子定数はタイ東北部からラオス南部に向かって東方に大きくなる傾向があることが分かった。
このことは、ラオス南部が衝突地点であることを示唆する。 
イジェクタ層の層厚の分布、基盤中の石英の格子定数の分布はいずれも衝突地点がラオス南部

であることを示唆しており、ラオス南部 Bolaven 高原に衝突した可能性が高い。 

引用文献 [1] Glass and Simonson (2012), ELEMENTS, [2] Glass and Koeberl (2006), Meteoritics 
& Planetary Science, [3] Langenhorst (1994), Earth and Planetary Science Letters 
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N 体計算による準惑星ハウメアの 
リング形成過程の検証 

 
○角田 伊織 1，石澤 祐弥 1，細野 七月 2，佐々木 貴教 1 

1京都大学 大学院理学研究科 宇宙物理学教室，2海洋研究開発機構 
 

準惑星ハウメアは、リングを持つ唯一の太陽系外縁天体である。そのリングは、ハ
ウメアの自転周期と 3:1 の平均運動共鳴を起こす位置にある(Ortiz et al., 2017)。
ハウメアは三軸不等楕円体の形状をしており、その周囲の非球対称重力場がリング
の力学に影響を及ぼしていると考えられるが、リングの形成過程については解明さ
れていない。我々は、ハウメアの自転による分裂によってハウメアの 2つの衛星が
形成されたという説(Ortiz et al., 2012)に着目し、このモデルに基づいて以下のよ
うなハウメア系形成のシナリオを提示した。まず、ハウメアから衛星サイズの破片
が複数飛び散ったという状況を考える。ハウメア周囲の非球対称重力場のため、ハ
ウメアの近傍では物体が安定して存在できない。また、安定軌道にある物体のうち、
ロッシュ限界の内側にあるものは、潮汐力によって破壊され、それがハウメアを公
転することでリングになる。ロッシュ限界の外側に位置していた物体は、潮汐で軌
道進化し、現在の衛星の位置まで移動する。以上のシナリオのうち、本研究では、
軌道不安定領域の外側かつロッシュ限界の内側に位置している物体が潮汐破壊され、
リングになる過程を検証する。まず、三軸不等楕円体の周囲の重力場を計算し、時
間変動する重力場を組み込んだシミュレーションにより、ハウメアを公転する物体
が安定して存在できる領域を見積もった。その結果、ちょうど現在のリングの位置
よりも内側では、物体の軌道が不安定となることがわかった。さらに、パラメータ
スタディとして、物質強度を変数とした N 体シミュレーションを行ったところ、多
くのパラメータにおいて、ロッシュ限界の位置が現在のリングの位置付近になるこ
とが示された。そのため、本研究で提示したシナリオによって、リング形成過程を
説明できる可能性があることがわかった。 
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:ಓෆ҆ఆ݅يͷܥΔ͋ʹ໐ڞ த৺࣭ྔͷਐԽ

⃝দຊ ါ࢜ 1, Ԯݪ ਖ਼ത 2

1தԝڀݚӃఱจٴఱจཧڀݚॴ, ఱจཱࠃ2

ۙͷ؍ଌʹΑΓɺத৺ۙʹෳͷεʔύʔΞʔεαΠζͷ͕࿈ଓͨ͠ฏۉӡಈڞ໐ ڞ)
໐)ʹ͋Δ͞ݟൃ͕ܥΕ͍ͯΔ (e.g., Mills et al., 2016, MacDonald et al., 2016)ɻڞ໐
ʹ͋ΔܥͷيಓམԼΛྀͨ͠ߟNମࢉܭʹΑͬͯ͞ݱ࠶Ε͍ͯΔ (e.g., Ogihara & Ida

2009; Izidoro et al., 2017; Bitsch et al., 2019)ɻيಓམԼΛྀͨ͠ߟܗϞσϧʹΑΓɺڞ໐
ΕͨͷʹΑͬͯ֫͞ัʹ໐ڞͷ྆ํ͕આ໌Ͱ͖Δɻ͜Εܥͱͳ͍ܥΔ͋ʹ
ɺڞ໐ʹ͋Δي͕ܥಓෆ҆ఆΛڞ͜͠ى໐ʹͳ͍ܥʹͳΔͨΊͰ͋Δɻڞ໐ʹ
ั֫͞Εͨͷ͕গͳ͍߹يಓ͕҆ؒ࣌ఆ͓ͯ͠Γڞ໐ͷ··ʹଘ͢ࡏΔɻڞ໐
ʹั֫͞Ε͕ͨయܕతʹ ໐Ͱͳ͍߹ͱಉఔڞఔͷྟքΑΓଟ͍߹ʹɺݸ10
ͷؒ࣌Ͱيಓ͕ෆ҆ఆԽ͠ڞ໐ʹͳ͍͕ܗ͢Δ (Matsumoto et al., 2012)ɻIzidoro et al.

(2017; 2019)ͰيಓམԼΛྀͨ͠ߟܗϞσϧͷ NମࢉܭΛ͍ߦɺܥ֎ͷ؍ଌ (e.g.,

Fabrycky et al., 2014)ͱͷఆྔతͳൺֱΛͨͬߦɻNମࢉܭͷ݁Ռڞ͕ܥ໐ʹ͋Δ֬ɺ
ଌΛઆ໌Ͱ͖͍ͯͳ͍͜؍Λ͓ࣔͯ͠Γɺఆྔతʹ͍ߴͷͰΑΓܥΔ͋ʹ໐ڞ
ͱ͕Θ͔ͬͨɻ
զʑ͜ͷ؍ଌͱNମࢉܭͷ૬ҧΛઆ໌͢ΔͨΊʹɺ͋Δ͍߃ͷ࣭ྔਐԽ͕ڞ໐ʹ͋
Δܥͷ҆ఆੑʹٴ΅͢Өڹʹ͍ͭͯͷڀݚΛͨͬߦɻΨεԁ൫ͰيಓམԼΛͨ͠ݧܦ
ΨεେؾΛ֫ಘ͍ͯ͠ΔՄੑ͕͋Δ (Ikoma & Hori 2012)͕ɺ֫ಘͨ͠େؾத৺ͷ EUV

์ࣹͳͲʹΑΓࣦΘΕΔ (e.g., Valencia et al., 2007; Owen 2018)ɻ·ͨ߃࣭ྔ߃෩ίϩ
φ࣭ྔ์ग़ʹΑͬͯԁ൫ࢄҳޙʹ࣭ྔΛࣦ͏ (e.g., Wood et al., 2005; Aarnio et al., 2012)ɻͦ͜
Ͱզʑڞ໐ʹ͋Δܥʹ࣭ྔ͋Δ͍߃࣭ྔͷؒ࣌ਐԽΛྀͨ͠ߟNମࢉܭΛ͍ߦɺ
Λௐͨɻؒ࣌ಓ҆ఆي
࣭ྔΛมԽͤͨ͞߹ɺMatsumoto et al. (2012)ͰٻΊΒΕͨڞ໐ʹ͋ΔΛ҆ఆʹอ
ͭྟքΑΓগͳ͍Ͱ͋ͬͯيಓෆ҆ఆΛͨ͜͠ىɻಛʹྟքʹ͍ۙ
Ͱ͋Δ΄Ͳগͳ͍࣭ྔมԽͰيಓෆ҆ఆΛ͜͠ىɺ∼1 %ͷ࣭ྔมԽͰ͕ڞ໐͔Β֎Ε
Өʹؒ࣌ಓ҆ఆيͷܥΔ͋ʹ໐ڞ͘ڧͷ࣭ྔมԽΑΓ߃ͨ·ɻͨ͜͠ىಓෆ҆ఆΛي
ɺ∼0.1͠ڹ %ͷ࣭ྔมԽͰي͕ܥಓෆ҆ఆΛ͜͢͜ىͱ͕Θ͔ͬͨɻ͜ΕΒͷيಓෆ҆ఆͷ
ɺʹࡍ࣭ྔ͕มԽͨ͠߃ͼٴΔɻ࣭ྔ͍ͯ͠ڹͷมԽ͕ӨܘಓيҼ࣭ྔਐԽʹ͏ݪ
ͷيಓܘมԽ͢Δ͕ɺ͜ͷيಓܘͷมԽ͕࣭ྔͱ߃࣭ྔͷʹґଘ͢Δ
(Minton & Malhotra 2007)ɻಉׂ͡߹ͷ࣭ྔมԽͰ͋ͬͯ߃࣭ྔͷมԽΑΓେ͖ͳઁಈΛ
ܥʹ༩͑ΔͨΊɺڞ໐ʹ͋Δ͕ܥΑΓগͳ͍࣭ྔมԽͰيಓෆ҆ఆΛͨ͜͠ىͱ͑ߟ
ΒΕΔɻ߃࣭ྔͷ∼0.1 %ͷ࣭ྔมԽ߃෩ίϩφ࣭ྔ์ग़ʹΑͬͯेʹ͜ىΓ͏Δ࣭
ྔਐԽͰ͋Δɻ͜ͷ߃࣭ྔͷมԽ͕ͷଟ͍ڞ໐ʹ͋ΔܥͷيಓΛෆ҆ఆͤ͞Δ͜
ͱͰɺڞ͕ܥ໐ʹ͋Δ͕֬Լ͕Γɺ·ͨ؍ଌ͞Εͨڞ໐ʹ͋ΔܥͷΛઆ໌
͢Δ͜ͱ͕Ͱ͖Δɻ
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系外惑星大気中の雲形成における 
粒子サイズ・空隙率分布の共進化 

◯大野和正 1、奥住聡 1、田崎亮 2  
1東京工業大学 2東北大学 

� �
系外惑星の大気組成は、形成時の情報を保持していると考えられ、ハッブル宇
宙望遠鏡などで盛んに調べられている。近年の系外惑星の“食”を利用した大気
透過光スペクトル観測の発展により、系外惑星の大気上層には雲や靄が普遍的
に存在することが明らかとなった[1,2]。雲は大気透過光を遮ることで、観測スペ
クトルの形状に多大な影響を与える。そのため、観測結果を正しく解釈するため
には、系外惑星における雲形成過程を理解することが非常に重要である。 
近年の理論研究により、系外惑星の雲形成において粒子の空隙率進化が重要
な役割を果たすことが明らかとなってきた[3,4]。系外惑星は高温環境のため、固
体鉱物(e.g., KCl, MgSiO3)の雲が形成されうる[5]。この鉱物雲を構成する固体雲
粒は、衝突合体を経て内部に空隙をもつアグリゲイトを形成しうる。我々は、雲
粒の空隙率進化を考慮することで、従来の雲モデル[6,7]では説明が困難な高層雲
の形成を説明できることを明らかにしてきた[3]。 
これまで我々は、雲粒の平均サイズ・空隙率に着目して研究を行ってきた[3,6]。
一方、衝突合体による空隙率進化は衝突粒子のサイズ比に依存するため[8]、雲粒
のサイズ分布が本質的に重要となりうる。そこで我々は、雲粒のサイズ分布・空
隙率進化を同時に考慮した雲微物理モデルを新たに開発した[9]。モデルでは、平
均体積近似[8]を用いることで、各質量ビンにおける雲粒の平均空隙率の進化を自
己無撞着に計算した。計算の結果、雲粒はフラクタル次元 Df ~ 2の小粒子と Df ~ 

2.4の大粒子にピークを持つ二峰性の分布を取りうることが分かった。空隙率の
高い小粒子群は沈殿速度が低く、大気上空まで輸送される。一方で、空隙率の低
い大粒子群は沈殿速度が大きいため、小粒子群に比べて低い高度までしか到達
しないことが分かった。本講演では、得られた雲分布の大気透過光スペクトル観
測への影響に関しても議論を行う予定である。 
 
[1] Sing et al. 2016, Nature, 529, 59; [2] Crossfield & Kreidberg 2017, AJ, 154, 261; [3] 
Ohno et al. 2019, arXiv:1908.02201; [4] Adams et al. 2019, ApJ, 874, 61; [5] Morley et 
al. 2012, ApJ, 756, 172; [6] Ohno & Okuzumi 2018, ApJ, 859, 34; [7] Gao & Benneke 
2018, ApJ, 863, 165; [8] Okuzumi et al. 2009, ApJ, 707, 1247; [9] Ohno et al. in prep  

P37



SPICAによる原始惑星系円盤からの 

複雑な有機分子輝線の観測予測 

 

○野村英子 1，Chen-En Wei2, Catherine Walsh3, T.J. Millar4 

1国立天文台 科学研究部，2東工大 地球惑星科学系，3University of Leeds， 

4Queen’s University Belfast 

 

原始惑星系円盤中の物質進化の理解は、太陽系や系外惑星系の物質の起源を探るうえで重要であ

る。我々は円盤物理構造モデルにもとづき、ダスト表面反応も含めた化学反応計算を行い、円盤

中の複雑な有機分子生成過程を調べた。その結果、円盤外縁の低温部においてはダスト表面で水

素付加反応が進むのに対し、円盤内縁の暖かな領域においては、光解離により生じたラジカル同

士の反応で複雑な有機分子が生成された。ALMA 観測では、円盤外縁で CH$_3$OH や CH$_3$CN が

観測されている。特に CH$_3$OH は低温領域をトレースする遷移線が観測されており、モデルと

の比較により、円盤外縁部において水素付加反応により生成された分子が非熱的な過程により気

相に脱離したものを観測したと考えられている。 

 

本研究では、これまでの化学反応計算の結果を用い、円盤からの複雑な有機分子輝線の赤外線放

射スペクトルの輻射輸送計算を行った。次世代赤外線天文衛星 SPICA は、中間・遠赤外線領域の

高感度分光観測が可能である。本研究では、SPICA で観測可能な波長帯に現れる複雑な有機分子

輝線をモデル計算した。その結果、このような輝線は SPICA を用いれば検出可能であり、また、

赤外線輝線は励起温度が高いため、円盤内縁の暖かい領域から放射されることが示された。この

ような領域は、ダスト表面でラジカル同士の反応が進む領域、あるいは分子がダストから熱的に

脱離する領域に相当する。一方で、円盤の化学反応計算の結果は、ロゼッタミッションで彗星か

ら検出された複雑な有機分子の存在量ともよい一致を示す。これらの分子も暖かなダスト表面で

生成された分子と考えられており、本ポスターでは、SPICA で観測可能な分子との関連も議論す

る。 
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UZUME 計 にお る の   

円クレーター、 の 成過程の 的考  
 

○ 大 、 ー ン・ ク ル スター ン 大 、 大 、

一 JAXA 、長 JAXA        

 

Haruyama et al. (2009)と Martellato et al. (2013)は、 の は、 ー の の天

に が し、 することによって 成されたことを、地 的特 、 計算により示

した。 と同じ 星の の一部も、 ー のような がある天 に、 が

して 成された可能 は高い。特に の は 円 をしていることから、 の め

によって 成された可能 がある。そこで本研究では、 の の 成 カ の理

解のために、 を したモルタル 的を 成し、 をその天 部分に め さ る

ことで、 のような の が 成されるか 的に調べた。なお、本研究は、Michikami et 
al.(2014)と Michikami et al. (2017)の 結果を に の考 を加えた内 になっている。 

は JAXA 科学研究 にある 2 ス を 用し、 に 7.14mm、質量

0.217g の ロン球を用いた。 的はモルタルを 成し、 2280±60 m/s、 度 3.2MPa、
度 0.8MPa である。 的の大きさは、 25cm、 35cm、高さ 4cm の 方 で、 面の

分 を り き、 面の天 の さを 1cm にした。 的表面に対して 度は 2°か
ら 90° の で さ た。 度は 2.4km/s で、 ショット は 7 である。

度は 40Pa で, の 出す 子を 2方 から高 度カ ラで した。 
の では、 面に 成されたクレーターに加えて、 反対面にもクレーターが

成された。これら 面、 反対面のクレーターが がったときに、 は 成された。

度 30°では 90°の 面 の の は らないものの、 度 20°より さ な

ると、 度が さい 、 の は 長 なった。 

が の表 で 成される 度を考える。 の は 100m 程度であるので、 内

の結果はある 用できると考えられる。しかし、 面に する の

度は 20km/s 程度であるので、 の 度 2.4km/s の 内 の結果を 用するには

が 要である。 度が大き なる 、 円 の が 成される 度は さ な

る。そのため、 面での では、かなり低い 度でないと された の は 成

されない。その は 1% う。一方、 が 面に して、クレーターが 成

され、 出した が 面に する の 度は、 100m/s であり 2次 、

の の 度よりかなり さい。したがって、その 、 度は 10°でも の

円 の は 成可能となる。 のように、 の を に 用すると、 の 円

の は、2次 によって 成された可能 が高いことが分かった。 
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月の最終期マグマ活動と縦穴周辺の若い溶岩流探査 
 

諸田智克 1，春山純一 2 
 

1東京大学，2宇宙航空研究開発機構 
 
 

  これまで我々は「かぐや」データをもとに，嵐の大洋・雨の海領域の若い溶岩流と月裏側の海の
年代を計測してきた（1, 2）．それにより，嵐の大洋・雨の海からなる Procellarum KREEP Ter-
rane (PKT)では 15 億年前までマグマ噴出が起こったことがわかっている．月隕石試料によると，
43.5 億年前にはすでに月の海のマグマ噴出活動が始まっていたことから（3），PKT のマントルは
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， PKT 領域では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
ている（4）．さらにこのピークと同期して，マグマのチタン量が増加したことがわかっている
（4）．これらのことは，それ以前のマグマ活動と 20 億年前のマグマ活動で，マグマを生成したソ
ース領域が変化したことを示唆している．チタンは月初期のマグマオーシャンの固化過程において，
マントル上部に濃集し，その後，重力不安定によってマントル深部に沈んだと考えられている (4)．
20 億年前の若い活動は深部に沈んだチタンと深く関係していると考えられ，月の長期的熱進化や物
質循環の観点から重要である．若い活動の発生メカニズムを理解するためには，若い溶岩流のより詳
細な岩石学的情報を必要とする． 
縦孔が存在するマリウスヒルは若い溶岩流が分布する領域に近く (5)，その周辺の火山地形の探査が
重要である．近年，さらなる高解像度画像データの解析によって，マリウス丘においても若い火成活
動が起こった可能性が示唆されており (6)，実際に，かぐやデータを用いた我々の検証においても
20 億年程度の溶岩流が存在することが示されている（7）．これらの若い溶岩流の岩石学的な調査は
マグマがマントルから分離した温度圧力条件を制約するために重要であり，その情報に基づいて，月
の若いマグマ活動の発生機構の理解が得られると期待される． 
 
1) Haruyama, J., et al., Science (2009) 323, 905-908. 
2) Morota, T., et al., Earth and Planetary Science Letters (2011) 302, 255‒266. 
3) Terada, K., M. Anand, A. K. Sokol, A. Bischoff, and Y. Sano, Nature, 450, 849‒853, 
doi:10.1038/nature06356, 2007. 
4) Kato, S., et al. Meteorit. Planet. Sci. (2017) doi: 10.1111/maps.12896. 
5) Haruyama, J., et al., Geophysical Research Letters (2009) 36, L21206. 
6) Hiesinger, H., et al., Moon (2016) 47th Lunar Planet. Sci. Symp., abstract #1877. 
7) 諸田智克, 第 62 回宇宙科学技術連合講演会, 2D19. 
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ルナ 16 号試料 L1613 のキャラクタリゼーション 

○渡邊 宏海¹ 寺田 健太郎¹ 河合 洋輔¹ 佐野 有司² 高畑 直人² 鹿児島 渉悟² 

１大阪大学理学研究科 ２東京大学大気海洋研究所 

 

月の進化を議論する上で、月試料は重要である。月のレゴリスは、数十億年にわたる連続的

な隕石の衝突によって引き起こされた微細な粒子及び粉末の混合物である。 

そのため、レゴリスの年代学においては、玄武岩や斜長岩などの個々の粒子の起源について

考慮されるべきである。 

本研究では、 旧ソ連のルナ 16 号ミッションが Mare Foecunditati から回収 L1613、約 1500

粒のレゴリス試料について、SEM-EDS の Spectral imaging 機能を用いて元素マッピングを

行なった。さらに局所 U-Pn 年代分析に適したリン酸塩鉱物とそれらに隣接している輝石に

対して Point&shoot 機能を用いて定量分析を行い、個々の粒子の起源を同定した。その結果、

このフラクションの多くは Low-Ti 玄武岩起源であり、わずかに斜長岩質起源成分が混ざっ

ていることが明らかになった。また NanoSIMS を用いた局所分析によって U-Pb 年代が 36 億

年と 44 億年の粒があることが分かった。 

ポスター発表では、ルナ 16 号試料 L1613 のキャラクタリゼーションの結果と、U-Pb 年代測

定の結果について報告する。 
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ronoi cell as a territory of each crater corresponding to a generator was conducted for each lunar sur-
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着陸探査におけるオートフォーカス機能の有用性 

 
○佐藤広幸 1、石原吉明 2、佐伯和人 3、仲内悠祐 1 

1JAXA宇宙科学研究所、2国立環境研究所、3大阪大学 

 

 

  JAXA 小型月着陸ミッション“SLIM”に搭載予定 マルチバンドカメラ（MBC） 、オートフォーカ

ス（AF）機能を有している。着陸後 MBC視野内に入る転石表面を、高解像度で撮像し構成鉱物

スペクトルを観測する、という MBC 観測目標を達成するために 、近傍約 1.5ｍから遠方約

30ｍまで 望遠観測が必要となり、AF 必須 機能である。部品数が多く構造が複雑で、稼働部

が避けられない AF 、トラブルを避けたい惑星探査用カメラに 敬遠される傾向にある。しかし

AFに 、単にフォーカスを合わせるだけ 機能に留まらず、いくつか 付加的な有用性があり、本

研究で 以下 ２点を議論する。 

 

  一つ 、デフォーカス状態を利用した較正観測である。運用中 暗時（dark）、および明時

（flatfield）観測で 、極力視野内が一様でフラットな状態が必要となる。パンフォーカスカメラで 一

様なシーンを観測可能な視野から探す（もしく 姿勢制御で意図的に作り出す）必要があるが、完

璧なターゲットを探す 特に明時用に ほぼ不可能である。そ 点 AF機能があれ 、デフォー

カスにより細かい明暗差がフラットになる で、理想的な較正観測を行い易い。 

 

  もう一つ 、フォーカス深度合成による、簡易地形モデル（DTM）である。フォーカスレンズを細か

く一定量ずらしながら同一 画角を撮像すると、フォーカス深度（ピンが最適なレンズ位置）を全ピク

セルで求めることができる。フォーカス深度をカメラから 距離に焼き直せ 、簡易的な DTMを作

成することができる。太陽高度が高い時に軌道上から直下を撮像する場合と異なり、地上に近い高

さから起伏 ある地面を水平線方向に撮像する場合に 、光 入射・出射角 影響を受けやすい。

こ 影響を取り除く為に 、DTMを使った正確な角度計算が必要となる。本研究で 、宇宙科学研

究所内 管理された巨大な砂場（探査フィールド）で、フォーカス深度合成用観測を行った。発表で

、こ データを用いた簡易 DTM作成手法と、得られた DTM 精度検証結果を報告する。 
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月の表面を模擬した混合物組成による宇宙風化実験 
〇島名亮太 1、佐々木晶 1、廣井孝弘 2

 
1大阪大学理学研究科宇宙地球科学専攻 

2Department of Earth, Environmental and Planetary Sciences, Brown University 
 
宇宙風化は、月や小惑星など大気のない岩石質天体が長期間宇宙空間にさらされることで光
学的性質や表面構造が変化する作用で、主な光学的性質の変化で、反射スペクトルの赤化  傾
きが大きくなる）、暗化  全体的に暗くなる）、吸収帯が弱くなる、という３つの変化が知られ
ている。このような変化は、微小隕石の衝突や太陽風の照射などにより天体表面の鉱物にふ
くまれる鉄イオンが還元され、ナノ鉄微粒子が生成されることによる。天体の表面の鉱物組
成や、粒径、太陽との距離など様々な要素によって宇宙風化を受ける程度が異なる。月面に
多く含まれる斜長石は、鉄をほとんど含まず、単体では宇宙風化を受けにくいが、月面は宇
宙風化をかなり受けていることがアポロ計画で持ち帰られた試料やリモートセンシングのデ
ータからわかっている。そこで、本研究では、鉄を多く含み宇宙風化を受けやすいカンラン
石を少量含むことで、月面が宇宙風化を受けていると考え、様々な長石にカンラン石を混合
したものを試料とし、ナノ秒パルスレーザーの照射で月面の微小隕石の衝突を模擬し、宇宙
風化による反射スペクトルの変化を再現し、分光器で反射スペクトル  波長250-2500nm）を
計測して解析した。 
その結果、レーザー照射前後を比べると、長石とカンラン石ではスペクトル変化の傾向が異
なり、宇宙風化に特徴的な赤化の傾向については、長石に20wt%のカンラン石を含むことで、
アポロ試料のうち、月面の高地と海で見られるスペクトル変化のタイムスケールと整合的と
なった。
 

 
 
 
 

 
 
 
図1：レーザー照射による規格化した 
宇宙風化指数の変化 

赤化指標=
𝐑(吸収帯の右端)
𝐑(吸収帯の左端)

 

暗化指標 = 𝐑(𝟐𝟓𝟎𝟎) 
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月火星の縦孔地下空洞探査（UZUME）計画での 
磁場計測 

 
○疋島 充1，清水 久芳2，春山 純一1，大槻 真嗣1，西堀 俊幸3，岩田 隆浩1 

1宇宙科学研究所／宇宙航空研究開発機構，2東京大学地震研究所，3宇宙航空研究開発機構 

 

月には地球のようなダイナモ磁場は存在していないが月面において局所的にmagnetic 

anomalyが存在することが知られている．1960年代以降の衛星，月表面における静磁場計測

より数百nTまでの磁場が確認されている．さらに，アポロサンプルや月隕石などから，数十

億年前には月表面の磁場が100uTにまで至っていたことが示唆されている． 

 

これまでの月周回衛星により月面には深さ数10m〜数100m程度の縦孔が数箇所発見されてお

り，縦孔底には溶岩チューブのような火成活動起源の地下空洞の存在が確認されている．強

い放射線に暴露および隕石により破壊を受けた月表面と異なり，地下空洞内では過去の情報

を変わらず有している可能性が高く，地下空洞を形成する岩体が流出した当時（30数億年

前）の磁場を捕獲，残していることが考えられる．縦孔底でそのような残留磁化成分を計測

できる可能性が高い．また，縦孔内の壁は層構造になっており，層ごとの磁場を計測できれ

ば当時の磁場変遷が追え，過去の月の火山活動の歴史を知ることができる． 

 

我々はUZUME計画において縦孔や地下空洞を調査するために探査プローブを送る予定である

．縦孔内での磁場計測は月周辺から月面，そして地下へとより詳細な月磁場の情報を得るた

めの月の縦孔・地下空洞探査の重要な観測項目候補であり,我々はそれに資する探査プロー

ブに搭載する小型磁力計の検討を始めている．縦孔探査は各国でも検討が進められており，

縦孔，地下空洞内での計測技術をいち早く確立し，月歴史，月環境の理解へと繋げる． 
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月の Davy チェーンクレーターの形成は潮汐力破壊により

分裂した彗星の衝突によるものなのか 

○齋藤晶也１,2 ,春山純一 2, 三宅亙 1 

1 東海大学大学院工学研究科, 2 宇宙航空研究開発機構 

 
月の Davy チェーンクレーター(11.0°S 6.3°W)は,直径約 900 m から約 3.６km の約 20 個のクレータ

ーで構成されている,チェーン（鎖）状に連なったクレーター群であり,チェーンの全⾧は約 45 km であ

る． 一般的に,クレーターの起源には,2 つのタイプがある．i) 主に噴火口や断層のズレによってできた, 

あるいは,溶岩が流れた跡に形成される溶岩チューブが崩落してできた, 内因性起源のクレーター．ii) 小

惑星や彗星の衝突, または衝突した際に飛ばされるエジェクタの衝突によって形成された外因性起源のク

レーターである．本研究では,まず, Davy チェーンクレーターが内因性起源か外因性起源によるものなの

かを議論する． 

Davy チェーンクレーターは,チェーンをなす各クレーター周辺に,外因性起源のクレーターの特徴であ

る,縁（リム）を有していることが確認されていることに加え,Davy チェーンクレーターが,木星の衛星に

存在するチェーンクレーターと類似していることから, Davy チェーンクレーターも木星衛星のチェーンク

レーターと同様に,潮汐力により破壊され分裂した彗星の衝突による外因性起源のクレーター群であると

示唆されているが(Wichman and Wood , 1995), 木星に比べ,地球の重力は小さいため,地球-月系において

は,分裂した彗星の衝突の起きる可能性は稀である．さらに, Davy チェーンクレーターがソースとなる 1

次クレーターから飛ばされたエジェクタの衝突による 2 次クレーター群であるとしても, 月の東の海付近

のチェーンクレーターのように,チェーンの並んでいる先の方向に,ソースとなるような 1 次クレーターが

存在していない. 加えて, Davy チェーンが弧を描くような湾曲した形であることから, Davy チェーンク

レーターが 2 次クレーター群であることについても,不明点が残る．  

本研究の目的は, Davy チェーンクレーターの形成起源を月探査によって得られたデータを用いて調査す

ることである．調査には,月周回衛星 SELENE に搭載されている地形カメラ (TC)により取得された画像,

地形データを用いた．空間分解能は,高度 100 km で 10 m/pixel である．我々は，チェーンが弧を描くよ

うに湾曲していることから,Davy チェーンクレーターが,ソースとなる１次クレーターの衝突時に,同心円

状に飛んだエジェクタが衝突して形成された２次クレーター群であるという仮説を立て,弧の中心方向に

１次クレーターと考えられるようなクレーターが存在するか調査を行った．その結果, Davy チェークレー

ターの北北西方向 210 km の位置に,クレーターLalande (4.4°S 8.6°W)を同定した。Lalande の直径は約

24 km であり, Davy チェーンクレーターの 1 次クレーターとしても,適切な大きさである．さらに我々は,

過去の月に存在する２次クレーターに関する研究との比較を行い, Davy チェーンクレーターの形成起源に

ついて調査した． 
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探 計 HERACLESの 地 検  
Landing Site Examination of Future Lunar Exploration Mission “HERACLES” 

 
○ 1，長 1， 原 2， 3， 本 4， 光 5， 子 6， 

長 部 行 7， 1， 部 1， 一 1，大 子 1 

1 研究 機構，2国立 研究 ，3東 大学，4 シス 用 進機構， 

5 大学，6 大学，7 大学 

 

HERACLES (Human-Enhanced Robotic Architecture and Capability for Lunar Exploration and 
Science) は，有 探 ミッションの カー ミッションとして 機関 (ESA) 

ー の ，カ ダ  (CSA)， 研究 機構 (JAXA) の 3 機関 同で検 が進

められている， ス ーション (Lunar Orbital Platform-Gateway; Gateway) からの有

を とした 面 探 計 である 本的なミッション 的は，有 面探 ミッシ

ョンに ての ス ールモデルによる ミッションであり，か 面から ン

ルを る ン ル ターンミッションである 地域は現在議論中であり， る

ン ルは 大 15 を予 している 現在検 されているミッションシ は のと

おりである 機 (JAXA 当)，離 機 (ESA 当)，探 ロー  (CSA 当) で構成され

た で，  (Ariane-64 を )， 面にダ レクトに し探 ロー を ，

探 ロー にて探 およ ン ル を する ン ルを めた ン ル ン を

離 機に して Gateway に ン ルを ，有 機によって地球に ン ルを

る計 である 面 の およ 探 ロー の ・ 用は地 からの ントロ

ールとし，Gateway に 行士が 在した は，Gateway に 在する 行士の ポー

トによって探 ロー は ントロールされる 面 から ン ル ン を る

までの探 間を 70 間とし，離 機 は った探 ロー を 1 間地 ント

ロールによって し，長 表面移 ・探 の を行う  

HERACLES ミッションの ンス ー ン ルー  (SWG) において， 地

や する ン ルの ， 方 およ ロー に する科学観測機 な の 科学

に関する議論を行っている  SWG では， 科学の議論を行うにあたり，国 的な 科学

ミ からの を めるため，国 科学 ー  (International HERACLES Science 

Definition Team; iSDT) を して議論を進めている らは iSDT の に 立 ， 本

科学 ミ の を する 的で，HERACLES 地 検 を 始し，科学

を ，およ ン ーによる の高い 探 地 の検 を行ってきた

表では，これまでの 探 地 の検 を する  
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短周期ガス惑星からの電波放射を用いた内部構造の制約 
堀　安範 

アストロバイオロジーセンター／国立天文台 

中心星からの恒星風およびコロナ質量放出に伴う高エネルギー粒子と惑星磁場の相互作用に
よって、惑星からの（非熱的な）電波放射が起きる。短周期ガス惑星では、金属水素層での
ダイナモ運動で駆動される双極子磁場は ~10Gから数100 Gと予想されていることから、電
子サイクロトロンメーザー不安定で発生する10MHz-数100MHz 帯 (メートルからデカーメー
トルの波長域) の電波放射強度は、μJy-mJy程度と期待される。そこで、将来的な電波観測
可能性を見据えて、惑星磁場と電波放射強度の関係から、短周期ガス惑星の内部構造に対す
る制約の可能性について検討を行なった。 

Inferring the Interior Structure of a Hot Jupiter from Radio 
Emission 

Yasunori Hori 
Astrobiology Center/National Observatory of Japan 

Non-thermal radio emission from a planet is known to occur by interactions between 
planetary magnetic field and high-energy particles, which come from a stellar wind and 
coronal mass ejection. A hot Jupiter likely has a relatively strong magnetic field (~10G to a 
few 100G) that can be generated by dynamo action in a metallic hydrogen region. The 
expected radio flux from a hot Jupiter ranges from μJy  to mJy in 10MHz- a few100MHz, 
which are driven by the electron-cyclotron maser instability. Toward next-generation radio 
telescope projects, we consider the possibility of inferring the interior structure of a hot 
Jupiter from radio observations. 
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火星全球気候モデリングの精緻化に向けて： 
水循環と HDO/H2O比 

 
○黒田剛史, 東北大学大学院理学研究科 

 
火星大気大循環モデル DRAMATIC MGCM [Kuroda et al., 2019ほか]を用いた現在の火星
大気環境シミュレーションについて、水循環と HDO/H2O 比の結果を中心に進捗を報告する。
東大大気海洋研究所などで開発された MIROC を力学コアとし、火星大気の基本的な特徴で
ある CO2 大気とダストの放射効果・CO2 大気の凝結に伴う季節極冠の生成に加え、大規模

凝結過程と Montmessin et al. [2004]に基づく簡単な雲微物理過程を用いて水蒸気⇔氷雲の相
変化と氷雲の粒径を求め、水平・鉛直拡散、氷雲の重力沈降、乱流フラックスによる地表面

氷の消化から水蒸気と氷雲の分布を計算した。また、Merlivat and Nief [1967]に基づいた
HDO/H2O の同位体分別過程を導入し、HDO/H2O 比の時空間変化を合わせて求めた。北緯
80 度以北に HDO/H2O 比が 7×VSMOW の無限量の氷床を仮定し、等温静止で大気中の水蒸
気・氷雲がない状態から計算を開始し、約 10火星年の計算で平衡状態に達した。 
下図は現状の T21 分解能(グリッド間隔~333km)計算の水蒸気カラム量(左上)と HDO/H2O
比(右上)の緯度・季節変化の結果について、MGS-TES 観測データとの比較・差分(左下・右
下)と合わせて掲載したものである。水蒸気カラム量は概ね観測と 6 pr.µm 以内の差で再現

され、HDO/H2O比についても先行研究[Montmessin et al. 2005]と定性的に整合する結果が
得られている。また、発表ではこれよりも空間高分解能にした計算(グリッド間隔~67km)の
結果も紹介する予定で、RSLなど現在の火星水環境に関わる興味深い現象の観測が進んでい
る現状において、この火星水環境モデリングの精緻化にかかる期待についても合わせて議論

する。 
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火星隕石の放出に える火星地下 層の  
 

○ 田  ,  ,    
          

 科大学 
 大学 星探査研究 ン ー 

 
火星表層 に 層が存在することが モー ン ン 観測によって確認されている 火星

に が起きた に その地下 層が 発し することで火星表層岩石を するという

がある これは  モ ルと ばれ か 高 度の放出を 成する可能性

が されている そこで 地下 層が 過程に える を調 る目的でiSALE-2Dと ば

れる数 計 ー を いて計 を った  その 地下 層の存在によって放出 の一

が されることを確認した  
 

 
Effect of subsurface ice layer on acceleration of Martian meteorites 

 
  , Ryo Suetsugu , Kosuke Kurosawa   

          
       

         
 
The presence of an ice layer in subsurface of Mars has been detected via a remote sensing 
observation (Dundas et al. 2018). It has been proposed an idea that an intense expansion of 
shock-vaporized water due to impacts onto a region with such subsurface ice layer helps the 
acceleration of Martian meteorites (De Carli 2013). This idea is referred to as “steam cannon” 
model and is suitable for reproducing the nature of the Martian meteorites where they have 
experienced low shock pressures (5 - 50 GPa) despite their high ejection velocities ( > 5 km/s). 
In order to address the effect of ice layer on the ejection of Martian meteorites, we performed 
numerical simulations using the iSALE-2D shock physics code (e.g., Collins et al. 2016), 
showing that the intense expansion of shocked water ice makes a velocity boost pertaining to 
surficial rocks. 
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火星のコプラテス カズマにおける地下氷圏の分布可能性検討
Possible existence of cryosphere in Coprates Chasma, Mars

○野口里奈1, 石山謙2, 熊本篤志3,植村千尋4, 笠羽康正3, 臼井寛裕1, 大浦愛菜3

1宇宙航空研究開発機構, 2鶴岡工業高等専門学校, 3東北大学大学院, 4総合研究大学院大学

　最近1000万年における赤道傾斜角の変動を考慮すると，現在の火星地下氷圏は低緯度域に
も分布する可能性がある（例えば，Head et al., 2003）．本研究では，低緯度域での地下氷
存在可能性を検証するために，地下レーダーサウンディングデータ（SHARAD），超高解像
可視画像（HiRISE）およびそれから生成された地形データを用いてマリネリス峡谷東部のコ
プラテス カズマで地下構造解析を行った．推定された地下誘電率から，コプラテス カズマ
周辺の地下数十mにおいて含氷層が存在する可能性が示された．本発表では，根拠となる誘
電率マップや推定誘電率から見積もられた氷の存在量についても紹介する．

Fig.1: Coprates Chasma壁の露頭(A)，記載した層序(B)，近傍の地下レーダーグラム(C)，お
よび(C)中の箇所におけるエコーレベル(D)．地下60 m 付近にレーダー反射が見られる．

Noguchi et al., in preparation.
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粉体のレオロジーに着目したRecurring Slope Lineae (RSL)の形成模擬実験
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火星衛星探査計画 MMX 探査機搭載用 
イオンエネルギー質量分析器 MSA の設計 

 
〇出口雅樹 1 , 横田勝一郎 1 , 寺田直樹 2 , 松岡彩子 3 , 斎藤義文 3 

 
1大阪大学大学院理学研究科宇宙地球科学専攻, 2東北大学大学院理学研究科, 3宇宙航空

研究開発機構宇宙科学研究所 
 

 これまでの観測で得られた火星表層の浸食された地形は、かつての火星には大量の水
が存在していたことを示唆している。また、その当時は現在の地球と同程度の大気があ
ったとされているが、これまでの進化過程において宇宙空間に放出されたと考えられて
いる（Eric Chassefiere, Francois Leblance, 2004）。先行研究によると、現在の火星散逸
イオンの主要成分（O+ , C+ , N+ , Ar+）の同位体比を精度よく測定することができれば、
様々な放出機構による総散逸量を推定することができる。そこで、火星衛星探査計画
(MMX:Martian Moons eXploration)に搭載されるイオンエネルギー質量分析器
(MSA:Mars moon mass Spectrum Analyzer)は、火星の第一衛星 Phobos の周回軌道上
において火星散逸イオンを太陽風パラメータとともに観測することを目指す。また観測
の際に要求される質量分解能は M/ΔM～100 程度である。 

MSA は上半部の球殻電極に印加する電圧を掃引することで数 eV/q~数 10keV/q ま
での範囲で入射イオンのエネルギー分別を行い、下半部では TOF 法によって質量分析
を行う。質量分析部入口に設置してある薄膜カーボンフォイルを通過する際に二次電子
が放出され、TOF のスタート信号となる。また内部には質量分解能を向上させるため
に線形に増加する電場(LEF:Linear Electric Field)が配位されている。 
同型の MSA は MMO にも搭載されていて、その時の TOF 部の全長は 100mm で質

量分解能は M/ΔM～40 を実現した。本器では質量分解能 M/ΔM～100 を達成するた
め、TOF 部の全長を 145mm にした。本研究では、TRIM(TRansportation of Ion in 
Material)を用いて入射イオンと薄膜カーボンフォイルとの相互作用について調べ、得ら
れた相互作用後の粒子のパラメータを用いて、各イオンの TOF スペクトルを数値モデ
ルによる計算を行った。その結果、要求性能 M/ΔM～100 を満たし、火星大気主要成
分の同位体の TOF スペクトルを分離できることが確認できたので、これについて発表
する。 
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小惑星(3200)Phaethonによる
恒星食の観測キャンペーン

Observation campaign of stellar occultation by (3200)Phaethon in 2019

○吉田 二美1, 荒井 朋子1, 阿部 新助2, 有松 亘3, 伊藤瑞生4, 岡本 尚也5, 洪 鵬1, 佐藤 勲, 相馬 充6, 谷 

優希7, 野田 寛大6, 平田 成8, 布施 綾太2, 洞口 俊博9, 増田 陽介2, 森川 恵海4, 森田 晃平2, 山田 竜平8, 

山本真行7, 渡部潤一6, JOIN(Japan Occultation Information Network)他
1千葉工業大学, 2日本大学, 3京都大学, 4東京大学, 5JAXA, 6国立天文台, 7高知工科大学, 8会津大学

9国立科学博物館

　DESTINY+サイエンス検討チームは、ミッションを成功させるため、前もって地上から
探査対象である小惑星(3200)Phaethonを詳細に観測する観測キャンペーンを機会がある度
に行っている。2017年冬の観測キャンペーンでPhaethonの大きさはレーダー観測では約
6kmとわかったが、WISEのデータに基づいた推定では直径4.4kmだった。またWISEや偏
光観測から導かれたアルベドは0.09ー0.14まで幅があった。DESTINY+のカメラの仕様を
決定するまでにPhaethonの大きさやアルベドは精度よく求めておきたい。掩蔽観測は小
天体の直径を直接測定できる機会であり、2019年度はPhaethonによる恒星食が度々起こ
ることが予報されていた。そこでDESTINY+サイエンス検討チームはPhaethonによる恒星
食の観測を本年度は実行する事にした。 
　本ポスターでは今年7月29日にアメリカ南西部で見られた7等星の恒星食と8月22日未明
に日本の函館で見られた12等星の恒星食の結果を報告する。 
　アメリカ南西部の観測については、DESTINY+サイエンス検討チームはJAXAの協力の元
で国際掩蔽観測者協会(IOTA)、米・ジェット推進研究所に7月29日の恒星食の観測を依頼
し、Marc Buie (Southwest Research Institute) やSteve Preston (IOTA) の協力により、掩
蔽帯の詳細な予報の下、掩蔽帯の幅方向約20kmに約30点の観測隊を布陣させるという緻
密な観測網が展開された。天候にも恵まれ、観測は見事成功し、6地点でPhaethonが恒星
を隠す事による恒星の減光が観測された。David Dunham (IOTA) らが観測結果を整約し、
Phaethonが5.67km×4.72kmの断面をしていることがわかった。 
　8月22日未明に日本で見られる12等星の恒星食では、別の角度からPhaethonの大きさを
測るため、DESTINY+サイエンス検討チーム自らが観測隊を率いて函館に赴いた。日本で
の恒星食の対象星は12等級と暗いので、口径20-30cmの移動式望遠鏡と高感度カメラ、
GPS機能付きの正確な時刻取得装置を所有しているアマチュア観測家8名と研究者18名の
チームが北斗市と渡島半島の西海岸沿い15地点に1ー1.5kmの間隔で布陣したが、残念な
がら掩蔽イベント時は雲に阻まれて観測不成立となった。 
　次の機会は10月15日の夜中(16日の2時半ごろ)で、山形、宮城を通る恒星食が予報され
ている。
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Study on Mass dependence of the ion escape from Mars 
based on MAVEN observations 

MAVEN  
 

 
○� ��� 1, 
 � 1, �� ��� 1, � ��	 1, David A. Brain2, James P. McFadden3, 
Takuya Hara3, David Mitchell3, Jasper S. Halekas4, Gina A. DiBraccio5, Bruce M. Jakosky2 

1 V , 2LASP, University of Colorado, Boulder, 
 3SSL, University of California, Berkeley, 4University of Iowa, 5GSFC, NASA 

  In order to explain a drastic climate change at ancient Mars, removal of H2O and CO2 from 
the surface environment is necessary. The atmospheric escape from Mars to the interplane-
tary space is considered to have played an important role in the removal. On the other hand, 
mechanisms to achieve substantial rapid escape of heavy species such as carbon and oxy-
gen is far from understood. The solar wind induced ion escape process is one of the promis-
ing candidates to achieve significant loss of heavy ion species. In this study, we will report 
on the mass dependence of the solar wind induced ion escape from Mars based on observa-
tions by NASA's Mars Atmosphere and Volatile EvolutioN (MAVEN) satellite. 

Using data from July 2015 to December 2017, we first statistically investigate the effects of 
solar wind convection electric fields and crustal magnetic fields on the heavy ion outflows in 
the optical wake regions of Martian induced magnetotail [Inui et al., 2019]. Results show that 
the average density ratio of O+:O2+:CO2+ is ~29:68:04. In the southern hemisphere where the 
strong crustal magnetic fields are located, the heavy ion outflow flux becomes smaller and 
the relative contribution of molecular ions to heavy ion outflows is larger than the northern 
hemisphere. The solar wind convection electric field strongly affects the heavy ion outflows. 
Heavy ion density is larger in the –E (electric-field) hemisphere than in the +E hemisphere, 
while the dependence of velocity is opposite. Acceleration by the solar wind convection elec-
tric field in the +E hemisphere is expected to cause these dependences. The heavy ion flux 
is larger in the –E (total O: 8.6×106 cm–2s–1) than in the +E hemisphere (2.9×106 cm–2s–1) due 
to the large density in the –E hemisphere. Velocity ratios of O+ to O2+ suggest that heavy ion 
outflows with large velocities tend to have the same energy to each other, while the O+ to O2+ 
ions are more likely to have the same velocity in outflows with small velocities. 

As for the light ions, we also investigated the properties of planetary proton escape in the 
induced magnetotail. Separation of solar and planetary protons was attempted based on 
properties of energy distributions of the proton phase space densities. The proton escape 
from Mars show a clear quasi-seasonal variation. We will discuss possible cause of the vari-
ation in the presentation. 
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火星衛星探査計画における望遠、広角カメラ
(TENGOO,OROCHI)の開発 

○加藤博基 1,亀田真吾 1,,尾崎正伸 2 ,高島健 2 ,塩谷圭吾 2,石橋高 3,石丸貴博 2 
1立教大学,2JAXA 3千葉工業大学 

 

JAXAでは火星の衛星であるフォボスからサンプルリターンを行う火星衛星探査計
画(Martian Moons eXploration, MMX)を 2024年に打ち上げる予定である。MMXの
科学目標の一つは 2つの火星衛星の起源を特定することであり、その起源について
は捕獲した原始小惑星である説と、火星への巨大衝突による破片が集積し形成され
た説の２つが存在する。MMXでは持ち帰ったサンプルにより火星衛星の起源を特
定するが、このサンプルはフォボスを代表する物質である必要がある。そこで適切
なサンプルを持ち帰るためには、安全な着陸地点を決定し、フォボスの表面物質の
分布を測定する必要がある。これを可能にするのが我々が開発を行っている
TENGOOとOROCHIである。 
 
この計画に搭載される望遠カメラ(Telescopic Nadir imager for GeOmOrphology, 

TENGOO)は高度 20kmにおいて 24cmの空間分解能で Phobosの地形分布を撮像
し、安全な着陸地点の決定を行う。また広角カメラ(Optical RadiOmeter composed 
of Chromatic Imagers, OROCHI)は 7つのカメラを同時に使い、7波長で分光観測を
することでフォボス全球の物質分布、サンプル回収時の表面状態を測定する。 
 
本発表では、これらカメラの詳細及び現在の開発状況について報告する。 
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数値モデルに於ける月と火星の初期進化の比較 
 

1 柳澤孝寿 2

 2

月の表面は、マグマオーシャン (MO)に於ける結晶分離により生成した高地地殻に
覆われている。後の、マントル対流により引き起こされた火山活動（以下二次的火
山活動と呼ぶ）による溶岩は、地表面の一部を覆って海を形成しているにすぎない。
これに対し火星では、マグマ・オーシャンによる地殻は少なくとも外から見る限り
確認できない。その代わりに、二次的火山活動による地殻が全面を覆っている。こ
の違いを理解するため、月と火星の火成活動・マントル対流結合系の数値シミュレ
ーション結果の比較を行った。手がかりとなるのは、月の海の火山活動は数十億年
スケールで穏やかにかつ連続的に起こったのに対し、火星の二次的火山活動はより
激しく間欠的に起こったことである。このことは、マントル湧昇流が生成したマグ
マの浮力がその湧昇流自身を加速するという火成活動・マントル湧昇流フィードバ
ックが、よりサイズの大きな火星でのみ働いてきたことを意味する。この点に着目
して、最初期の数百万年間の、火成活動とマントル対流によるマントル進化モデル
を詳しく調べた結果、火星ではマグマ・オーシャンによるマントル分化が終わる前
にこのフィードバックが働き活発な二次的火山活動が開始し、マグマ・オーシャン
による地殻をマントル深部にリサイクルしてしまうが、月ではこのようなMO地殻
を押しやるという効果が働かないことがわかった。この結果は、より大きな地球や
金星でもMO地殻は地表面に安定に存在することはできなかったということを示唆
している。 
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火星表面で生命の兆候を検出する生命探査顕微鏡の開発 
 
○吉村義隆 1、山岸明彦 2、佐藤毅彦 3、宮川厚夫 2、今井栄一 4、佐々木聰 5、小林憲正 6、癸

生川陽子 6、岡田朋華 6、塩谷圭吾 3、薮田ひかる 7、長沼毅 7、三田肇 8、藤田和央 3、臼井寛

裕 3 

 

1.玉川大学、2.東京薬科大学、3.宇宙航空研究開発機構、4.長岡技術科学大学、5.東京工科

大学、6.横浜国立大学、7.広島大学、8.福岡工業大学 

 

約 40 億年前の火星は、海や、大気を保護する磁場が存在するなど、生命が生まれた頃の地

球と類似した環境であることが分かってきた。そのため火星にも生命が誕生した可能性が議

論されている。現在の火星表面は、乾燥した低温環境で、強い紫外線が降り注ぐなど、生命

が生存するには過酷な環境に見えるが、近年、MSL 計画（NASA）のキュリオシティローバー

によって、有機物の他、メタンや硫化水素など、微生物のエネルギー源となる物質が発見さ

れてきた。また、クレーター斜面などで見られるリカリング・スロープ・リニア (RSL: 

Recurring Slope Lineae)や火星南極の氷の下には液体の水が存在する可能性があるなど、

現在の火星においても生命（微生物）の存在を期待させる発見がなされてきた。2020 年打

ち上げの Mars 2020 計画（NASA）や ExoMars 2020 計画（ESA）では、ラマン分光法などを利

用した有機物検出が行われる予定であり、現在、生命探査は、火星探査における重要なテー

マの一つになっている。 

日本のグループもまた、微生物を含む有機物を検出するため、蛍光顕微鏡を利用した生命探

査装置（LDM: Life Detection Microscope）の開発を行っている。この装置は、試料（表面

を掘削した土）に、核酸やタンパク質などの生体成分と結合する蛍光色素を添加し、レーザ

ーダイオードを励起光源として用いて、試料から発する蛍光を映像化する。特徴としては、

（１）非生物起源を含む有機物を検出できること、（２）膜構造や触媒活性を持つ有機物

（微生物細胞）を検出できること、（３）1 µm/pixel の分解能により有機物の他、レゴリ

スなどの鉱物粒子の微小な形態を映像化できること、などがあげられる。使用する蛍光色素

としては、有機物を染色する SYTO24 や SYPRO Red、膜透過性が低く死細胞を検出する

propidium iodide、生細胞が有する酵素活性を検出する CFDA-AM などを予定している。現在、

ブレッドボードモデルの製作を行っており、本講演では、LDM の開発状況を報告する。 
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量子化学計算による星間空間における複雑有機物
の反応経路探索
⃝小松 勇 1,2, 鈴木 大輝 1,2

1アストロバイオロジーセンター, 2国立天文台

宇宙における物質進化を考える上で複雑有機分子の生成過程を明らかにすることは重要である。特
に、アミノ酸などの生命関連分子が地球外において非生物的にどの程度生成されやすいか、それ
がどのような条件であるのかを探るのは我々の起源や地球外で我々に類似した機能・構造を持つ
生命が発生しうるかに繋がるものである。
生命を司る重要な機能の１つの自己複製をするのには、RNAやDNAがその中心的な役割を果た
している。その中でも遺伝暗号（AGCTU）を司るのは、核酸塩基という環状分子である。核酸塩
基は隕石中からも検出されており、何故このような分子を我々の祖先が採用したのかは非常に興
味深い。
我々は核酸塩基が星間分子として生成される経路、その生成可能性を量子化学計算によって評価
した。本研究ではラジカル反応の特に乖離過程の反応に特化した遷移状態計算を行った。その結
果、いくつか乖離反応が見つかったので発表する。多段階反応を反応速度式として記述するモデ
ルに組み込むことを検討している。
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IRTF/iSHELL赤外分光データによる木星大赤斑上空を含む 

熱圏温度観測 
 

○神原歩 1、北元 2、坂野井健 1、笠羽康正 1、鍵谷将人 1 

1東北大学大学院理学研究科、2宇宙航空開発機構/宇宙科学研究所 

 

木星を含む巨大惑星の熱圏は、太陽極端紫外線による加熱による予測温度より数 100K高温で

あることが知られている[Yelle and Miller, 2004]。中低緯度での比較的低エネルギー降下粒子

による大気直接加熱や、高緯度でのオーロラ領域加熱の低緯度への輸送が高温となっている説明

として考えられているがよくわかっていない[Waite et al., 1983]。その他の要因として、下層

大気で励起した大気重力波・音波等よるエネルギー輸送がその原因として提唱されている。そこ

で本研究では木星の大赤斑に着目した。大赤斑は対流圏の高気圧性の嵐であると想定されている

ことから、この領域では大気重力波や音波等の大気波動が発生しやすい可能性がある。大赤斑上

の上層大気温度上昇を捉えることで、下層大気-上層大気間のエネルギー輸送現象を明らかにす

ることが期待される。最近、O'Donoghue et al.[2016]が IRTF赤外分光装置 SpeX(λ/∆λ~2500)に

よる H3+発光の２つの輝線強度（3.383μm/3.454μm）から熱圏大気温度を推定した結果、大赤斑

上で 1644±161K、その他中低緯度領域では 900±42Kと、大赤斑上での加熱を示唆する結果を報

告した。ただし先行研究では波長分解能が低いため、近傍波長 CH4の発光輝線が分離できず、温

度推定に誤差が残っている可能性が指摘されている。 

そこで我々は 2017年 1月 9、11日にハワイ・マウナケア山頂にある IRTFのエシェル赤外分光

装置 iSHELLを用いて、大赤斑近傍での熱圏大気温度観測を実施した。11日の観測は、Lp1-mode 

(3.265-3.657μm)を用い、空間方向に 15″のスリットを大赤斑を含む東西方向に配置し、一つの

撮像フレーム内に大赤斑と大赤斑以外の中低緯度領域の情報を同時にとらえた。観測では 30秒

間で木星データ、スカイデータの取得を交互に行った。熱圏温度推定は、O'Donoghue et 

al.[2016]と同じ H3+発光輝線(3.3839μm/3.4548μm)を用いた。ここで、3.4548μmの輝線近傍に

CH4輝線が存在するため、精密にその影響を差し引く必要がある。この波長差は最も近接してい

るものでおよそ 3×10-3μmであり、iSHELLの高波長分解能（λ/∆λ~75000）で分離することがで

きる。この特長を生かして 3.4548μmの発光輝線と CH4輝線の分離を実現し、より正確な温度推

定を可能とした。我々のこれまでの解析結果から、大赤斑の熱圏温度は 988±115K、その周囲の

同緯度域で 889±77Kと見積もられ、大赤班上の熱圏温度は周囲より高い傾向があることが明ら

かになった。また 9日の観測は iSHELLの Lp4-mode(3.83-4.14μm)を用いて、空間方向に 25″の

スリットを南北方向に設置し、東西方向に移動させ、大赤斑を含む領域で観測した。観測では木

星データ、スカイデータを 60秒間で交互に取得した。9日の観測の熱圏温度推定には H3+発光輝

線の強度比(3.9039μm/3.9530μm)を用いて、SystemⅢ経度、緯度の木星温度分布を得られる予

定だが、まだ解析中の部分があり、結果は当日の発表で示す。本講演では、9日、11日の木星熱

圏温度の観測結果とデータ解析の詳細を報告する。 
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可視マルチバンドイメージング観測法による 

木星表層大気ダイナミクスの研究 
○伊藤颯 1、田部一志 2、弘田澄人 3、鈴木秀彦 1 

1明治大学、2月惑星研究会、3かわさき宙（そら）と緑の科学館 

 

 木星上層大気には様々な構造が存在している。例として、帯(Zone)・縞(Belt)と呼ばれる特徴

的な縞構造や、大赤斑(Great Red Spot : GRS)をはじめとする大小様々な渦構造が挙げられる。こ

れらの構造の空間スケールや見た目の色は様々なタイムスケールで目まぐるしく変化しているこ

とが地上からの精力的な観測により知られている。表面構造の色は渦の収縮や合体などに伴って

変動することが多い事から、地上から得られる見かけの色変動の情報は木星表面大気ダイナミク

スの解明のカギになると考えられている。本研究の目的は、木星表面上で起こる様々な渦の形態

と色の変動を地上観測により精密に捉え、木星表面構造の色変化とそのメカニズムを解明する事

である。そこで、本研究では分光データと構造の空間変動を同時に得ることのできるマルチバン

ドイメージング観測手法を開発した。観測対象となる帯域の決定には先行研究の分光観測データ

を参照し、木星表面で起こる色変化を効率よく捉えるための 7バンドを選定した。さらに 7バン

ドの画像を合成し、忠実な天然色画像を作成するために不可欠なバンド間相対感度を室内実験に

よって決定した。この感度較正は比較的容易であり、定期的に実施可能であることから、宇宙望

遠鏡や探査機でしばしば問題となる相対感度の変動の影響を受けない。観測される色は 7つのバ

ンド間の相対輝度値に大きく依存するため、当研究において、重要な利点となる。本発表では、

開発したマルチバンドイメージング観測装置によって得られた初期観測結果について報告する。

特に木星表面構造のうち最も代表的かつ永続的な SEB(South Equatorial Belt)・EZ(Equatorial 

Zone)・NEB(North Equatorial Belt)・GRS に着目し、探査機カッシーニ、ハッブル宇宙望遠鏡、

木星探査機 JUNO によって得られたスペクトルとの比較検証結果を報告する。 
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ଟணͨ͠μετΞάϦήΠτ૬ޓʹিಥΛ܁Γฦ͢͜ͱʹΑͬͯ͞Βʹ͢Δɽμετ
ඍཻࢠද໘ுྗʹΑͬͯ૬ޓʹ݁߹͢Δɽ͜ͷঢ়ଶͰͷྗֶత૬࡞ޓ༻Domink and Tielens

(1997, ApJ 480, 647)ʹΑͬͯϞσϧԽ͞Ε͍ͯΔɽද໘ுྗʹΑͬͯண͍ͯ͠Δٿঢ়ͷඍཻ
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ͷओࢠҳ͢Δ͜ͱͰ߹ମ͕Մͱͳ͍ͬͯΔɽҰํͰμετඍཻࢄɼӡಈΤωϧΪʔΛ͍ߦΛܗ
͕ණͰ͋Δ߹ɼμετΞάϦήΠτʹ͓͍ͯম͕݁ਐΉՄੑ͕͋Δ (Sirono 2011, ApJ

735, 131)ɽম͕݁ਐ͢ߦΔͱμετඍཻࢠͷ݁߹෦ʹ͕ࢠҠಈ݁͠߹෦͕͢Δɽ͜ͷঢ়ଶ
ͰճసӡಈΛͨ͢͜ىΊʹ݁߹෦Λஅ͢Δඞཁ͕͋Γɼিಥͷ݁Ռ͕େ͖͘มԽ͢Δ͜ͱ
͕ Sirono (1999, A&A 347, 720) Sirono and Ueno (2017, ApJ 841, 36)ʹΑͬͯࣔ͞Ε͍ͯΔɽ
ম͕݁ਐͯ͠ߦͨ݁͠߹෦ͷྗֶԠ Sirono and Ueno (2017)ʹΑͬͯϞσϧԽ͞Ε͍ͯ
Δ͕ɼ࣮ࣨݧͳͲʹΑΔূݕ·ͩߦΘΕ͍ͯͳ͍ɽͦ͜ͰຊڀݚͰ࣮ࣨݧͱ༗ݶཁૉ๏γ
ϛϡϨʔγϣϯʹΑΓ݁߹෦ͷྗֶԠΛௐͨɽSirono (2011)ʹΑͬͯࢉग़͞Εͨ݁߹෦ͷܗঢ়
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球対称ガス大気による微惑星の捕獲 

○末次竜 1、大槻圭史 2 

1産業医科大学、2神戸大学 

 

太陽系の惑星は、太陽近傍を公転している水星と金星を除き、衛星を持つ。こうした衛星

の起源として(1)天体の衝突によって惑星周りにできた破片円盤からの集積、(2)巨大惑星の

形成過程で惑星の周りにできるガス円盤内での固体物質の集積、(3)惑星近傍を通過した微

惑星の捕獲などが考えられている。上記の(1)、(2)の形成モデルの場合、誕生する衛星の軌

道は惑星近傍をほぼ円軌道で公転するものになり、(3)は離心率や軌道傾斜角が大きい軌道

になりやすい。そのため惑星の主要な衛星(月、ガリレオ衛星など)は(1),(2)で形成され、

巨大惑星の不規則衛星などは捕獲された微惑星が起源と考えられている。 

 微惑星の捕獲過程として様々なモデルが提案されているが、惑星周りにあるガス円盤や大

気からのガス抵抗による微惑星の捕獲は衛星形成だけでなく、惑星の成長やガス円盤への固

体物質供給にも寄与するためこれまで詳しく調べられてきた。特に巨大惑星周りに形成され

るガス円盤に捕獲された微惑星の軌道進化の様子は、軌道計算や解析的手法によって調べら

れている(Tanigawa et al. 2014, Kobayashi 2015, Suetsugu et al. 2016)。一方で、大気

による微惑星捕獲は、基本的に集積率に注目されることが多いため、捕獲後の微惑星の軌道

進化まで調べた研究は少ない。しかし木星ほどのガス円盤を持てたか不明な天王星や海王星

の衛星や、捕獲された可能性のある火星衛星の起源を考えるためには、大気に捕獲された微

惑星の軌道進化まで調べる必要がある。 

 本研究では軌道計算を用いて、微惑星が大気に捕獲され惑星に落ちるまでの一連の軌道進

化を調べた。また微惑星が捕獲された後の惑星を中心とした軌道における軌道長半径と軌道

離心率の球対称大気からのガス抵抗による進化を求める解析解を導出し、計算結果と比較を

行ったので、それらについても議論する。 
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TW Hya周囲の原始惑星系円盤におけるダスト付着度の制約
◯松浦孝之 1,奥住聡 1,塚越崇 2,田崎亮 3

1東京工業大学, 2国立天文台, 3東北大学

原始惑星系円盤中でダストがどのように成長するか理解することは、惑星形成を議論する上で重
要である。従来、円盤の外側領域のダストの主成分であるH2O氷は、シリケイトに比べて高い付着
力を持ち、効率的に合体成長することができると考えられてきた。ところが近年の実験では、氷が不
均一なサイズの微粒子から構成される場合 (Gundlach et al. 2018)や、200 K以下の低温環境では、
H2O氷は必ずしも高い付着力を持たない可能性が示唆されている (Musiolik & Wurm 2019)。このよ
うに、ダストの付着のしやすさには大きな不定性があり、円盤中でダストの成長がどの程度進行する
かは不確かである。
円盤中のダストの性質を理解するうえで興味深い天体の１つが、うみへび座TW星 (TW Hya)で

ある。TW Hyaは比較的高齢のおうし座T型星で、周囲を原始惑星系円盤に覆われている。この円
盤は地球から最も近い円盤であり、様々な波長で観測が行われてきた。特に、近年のALMA電波望
遠鏡による高分解能観測により、中心星から 25 au、41 auの位置にギャップが存在することが明ら
かになった (Andrews et al. 2016; Tsukagoshi et al. 2016)。このようなギャップが形成されるメカニ
ズムは様々なものが提唱されているが、その中の１つに惑星と円盤の重力相互作用によるものがある
(e.g., Kanagawa et al. 2015)。この場合、ギャップの構造は惑星質量だけでなく、ダストのサイズに
も大きく依存することが明らかになっている (Zhu et al. 2012)。
そこで本研究では、観測された TW Hya円盤のギャップの構造からダストの成長効率を制約する

ことを目標とする。具体的には、25 au、41 auの位置に惑星の存在を仮定した円盤中で、ダストの
移動および成長を計算した。そして、計算結果のダストの空間分布からダストの熱放射および散乱
光を計算し、ALMAによる観測結果との比較を行った。その結果、ダストが衝突した際に付着でき
る限界速度を 0.5 m s−1と仮定した場合に、観測結果のダストの熱放射の分布がよく再現されること
がわかった。付着できる限界速度を最もよく観測を再現する値からより大きく仮定すると、ギャップ
外縁にダストが過剰に堆積する、TW Hyaの年齢よりも短いタイムスケールで円盤中のダストが枯
渇する、などの変化が生じた。また、より小さい値を仮定すると、ダストはガスと一体となって運動
し、ほとんど動径方向へ移動せず、観測されたギャップの形状が再現されないことがわかった。
本研究で得られた付着限界速度は、ダストが µmサイズの水氷微粒子から構成されていると仮定し

た場合に期待される値 (≈80 m s −1; Wada et al., 2013)よりも、著しく小さい。この非効率な成長の
要因として考えられる可能性は、(1)ダストを構成する水氷微粒子が 10 µm以上の大きなサイズであ
る、(2)水氷は低温環境では確かに付着しづらい、(3)ダスト表面がCO2氷などの付着力の弱い物質
で覆われている、などが挙げられる。
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タンデム惑星形成論による岩石惑星形成 
 

○二村徳宏 1、戎崎俊一 2 

1日本スペースガード協会、2理研 

 

 岩石惑星の形成過程を解明することが本研究の目的である。本研究によりアドホックな条

件設定を行うことなく、原始惑星系円盤中央面の高密度に沈殿した小石で形成される薄いサ

ブ円盤内で生じ得る物理過程の積み上げのみで、地球質量程度の惑星形成を説明することに

初めて成功した。今回は、この物理過程と数値計算結果についての報告を行う。 

 本研究の土台となるモデルは、タンデム惑星形成論(e.g. Ebisuzaki and Imaeda, 2017)

である。この惑星形成論は、惑星形成の標準モデル(e.g., Safronov, 1969; Hayashi et 

al.,1985)の枠組みに磁気回転不安定(Balbus and Hawley, 2000)、多孔性粒子成長理論

(Okuzumiet al., 2012, Kataoka et al., 2013)、中心星の電離放射線の影響などを組み込

んだ惑星形成論であり、微惑星形成までの過程が精密に議論されている。タンデム惑星形成

論により原始惑星系円盤は図 1のような構造を持つことが明らかになった。図 1の乱流領域

と静穏領域の境界では、効率的にダストが集積し(図 1Aおよび B)、内側の境界では岩石惑

星形成領域(図 1A)、外側の境界ではガス惑星形成領域(図 1B)ができる。動径方向の 2つの

領域で惑星が形成されることからタンデム惑星形成論という。 

 

図 1. タンデム惑星形成論の概念図(e.g., Ebisuzaki and Imaeda, 2017の改変) 

 

 岩石惑星形成領域では、円盤の外から固体粒子の供給がある。この領域の固体粒子の全質

量は、惑星の質量および惑星の移動開始時間を決める要素となる。よって、はじめにこの領

域への時間当たりの固体粒子の供給量を見積もった。次に、微惑星が成長して、地球質量程

度になると重力トルク(e.g., Lyra et al., 2010)の影響を受け、天体は原始惑星系円盤の

動径方向に移動する。惑星の材料となる固体粒子は主として岩石惑星形成領域に集積してい

るため、惑星がその軌道から外れると惑星の成長は遅くなり、ほぼ岩石惑星形成領域で成長

した質量のまま原始惑星系円盤内を移動する。よってこれが、地球質量程度の惑星が形成さ

れる要因である。そして、惑星の位置を考察するために共鳴の影響を取り入れる。また、原

始惑星系円盤の質量降着率は時間とともに低下することも惑星の位置を決める要因となるた

めこの効果も考慮する。そして、最終的な惑星の大きさ、質量、位置を導出した。 
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強度を考 した岩石に する め  
 

○ 田   田           
          

 東京 大学 地球 研究所 
 大学 星探査研究 ン ー 
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天王星衛星のその場形成と軌道進化 
◯石澤祐弥1, 佐々木貴教1, 細野七月2,3 

1京都大学 大学院理学研究科 宇宙物理学教室,  
2海洋研究開発機構, 3理化学研究所 計算科学研究センター 

　天王星の衛星はジャイアントインパクト(GI)によって形成された説が提案されている。天王
星のGI直後までの過程はSlattery et al. (1992)によって粒子法流体計算、SPH(Smoothed Particle 
Hydrodynamics)を用いて検証され、自転軸の傾きおよび自転周期が多くのパラメータで再現で
きることを明らかにした。しかし解像度が低く、どのようなデブリ円盤が形成されるか不明で
あった為、その後の衛星形成過程は検証されてこなかった。Kegerreis et al. (2018)によって、
Slatteryらと同様の衝突計算が新たに高解像度で行われ、天王星衛星形成に十分な質量のH2Oと
岩石が共回転軌道を超えて軌道にばらまかれることがわかった。 
　本研究ではGI後の広いデブリ円盤を初期条件としてモデルして衛星の集積過程を記述するN
体計算を行い、その場形成によって天王星の衛星形成が説明できるかを検証した。また衛星分
布を説明するためのデブリ円盤の初期条件に制限を加えた。図1は数例のN体計算の結果である
粒子の軌道半径-質量分布を表している。円盤質量分布のべきが-2.0以上、円盤質量が3×10-
4MUranus以下のときに、天王星衛星の外側の４つの衛星、Ariel、Titania, Umbriel、Oberonと同程
度の質量が形成されることがわかった。しかし円盤内側領域では現在の衛星分布に比べて非常
に大きい粒子が形成されることが問題となっ
た。そこで我々は惑星の潮汐トルクによる衛
星軌道進化に着目し、N体計算で得られた結
果からの衛星の軌道進化を解析的に計算した。
その結果、共回転半径(3.3RUranus)より内側の
衛星は数百万年で惑星に落下することがわかっ
た。一方共回転半径外に近い外側の衛星は45
億年の間に数惑星半径移動し、10RUranus以遠
の衛星は45億年間は軌道がほぼ変わらないこ
とがわかった。内側に落ちた衛星は惑星の潮
汐力によって破壊されてリングを形成し、そ
のリングから小衛星が形成される可能性があ
る(Crida & Charnoz 2012)。天王星衛星をその
場形成によって説明できる可能性がある成長
シナリオを新たに考えた。本発表では前回の
発表からの計算結果のアップデート、また議
論の変更点を含めて、本研究の総まとめとし
て紹介する予定である。

図1. N体計算において成長した粒子の軌道半径
-質量分布。赤い点は計算における粒子、青い
星印は現在の天王星衛星分布を表している。
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リュウグウ表層にみられるクレーターの深さ/直径比の空間分布
Spatial distribution of the depth-diameter ratio of craters on the surface of Ryugu
○野口里奈1, 平田成2, 平田直之3, 嶌生有理1, 西川直輝3, 田中小百合3, 杉山貴亮2, 諸田智克4, 

金丸仁明5, 杉田精司4, 渡邊誠一郎6

1宇宙航空研究開発機構, 2会津大学, 3神戸大学, 4東京大学, 5大阪大学, 6名古屋大学

　小惑星探査機はやぶさ2搭載の光学カメラ (ONC-T) によって撮影された画像の解析から，
リュウグウ全域の形状モデルが作られた．本研究では，形状モデル (SPC20190328_3M) を
用いて，77個のクレーターの深さ/直径比 (d/D)を計測した．リュウグウ表層のクレーターの
平均d/D = 0.086は，イトカワと同程度 (0.08; Hirata et al., 2009) であるが，d/Dが大きい (す
なわち新鮮な) クレーターに限れば，Gaspra (0.14; Carr et al., 1994) やほかの岩石天体で見
られる新鮮なクレーターと同程度である．大クレーター内にみられる小クレーターのd/D

は，大クレーターよりも大きい傾向がある (図左)．d/Dが大きく異なることから，小クレー
ターは大クレーターと同時に形成されたピットである可能性がある．小クレーターがピット
である場合，すなわち小クレーター形成が地下の層構造に起因する場合，表層とは物性の異
なる構造が地下20—30 mに存在すると考えられる．西バルジ (160°E — 290°E) に分布する
クレーターは他地域と比べて小さい (表) が，その効果を考慮に入れても西バルジにおけるd/

Dは他地域と比べて小さい（西バルジ: 0.080, 他地域: 0.089, 図右）．これらのことから，
リュウグウの地質は鉛直・水平方向に不均質であると考えられる．本発表では，クレーター
の深さ・直径の導出手法による差異も合わせて紹介する．

図: リュウグウ表層に見られるクレーターの深さ/直径比．
(左) 直径 vs. d/D (中央) 大・小クレーター (右) d/Dの経度依存性．

表: リュウグウ表層に見られるクレーターの直径，およびd/D
直径 (m) d/D

全体 59.89±49.77 0.086±0.023
　　西バルジ 43.00±25.85 0.080±0.020
　　他地域 68.50±56.63 0.089±0.024

P80



小惑星Ryugu での宇宙衝突実験における 
クレーターからの放出物のその場観測 

In-situ observation of ejecta curtain in space impact experiment  
on the asteroid Ryugu�

 
○門野敏彦 1，嶌生有理 2，小川和律 3，白井慶 2，石橋高 4，和田浩二 4，坂谷尚哉 2，

飯島祐一 2，佐伯孝尚 2，澤田弘崇 2，杉田精司 5，本田理恵 6，荒川政彦 3 

1. 産業医科大学，2. JAXA，3. 神戸大学， 4. 千葉工業大学，5. 東京大学，６. 高知大学�
�

JAXAの「はやぶさ２」探査機は昨年 6 月に小惑星 Ryugu に到着し，今年 4 月 5 日，
Ryugu に対して「宇宙衝突実験」を行いました．DCAM3と呼ばれる探査機本体か
ら分離されたカメラを使って，衝突によって放出された物質をその場撮影すること
に成功しました．DCAM3で撮影された画像を詳細に解析した結果，衝突による放
出物は非等方的（離散的な方向）に様々なタイミングで飛び出していることがわか
りました．また，それぞれの放出物の内部は一様でなく，フィラメント状に物質が
分布しているような構造が見つかりました． 
探査機搭載カメラONC-T によって発見されたクレーター内部の状況をふまえて

考察した結果，放出物の非等方性は衝突点付近の数m以上の巨大ボルダーが放出の
方向やタイミングに影響したために生じたこと，また，～１ｍのボルダーが多数，
放出物の中に見つかっていることや，サイズの違う粒子を混合したターゲットへの
室内衝突実験の結果から，放出物内部におけるフィラメント状の非一様性の原因は，
掘削流によって放出された物質のサイズに分布があり，大きな粒子と小さい粒子が
お互いの運動に影響を与え，それぞれの流れに乱れが生じたことであると考えられ
ます． 
発表では，衝突体の大きさに対してどれくらいのサイズ・質量のボルダーが掘削

流に乗って小惑星を脱出できるのかについても議論する予定です．このことは小惑
星の衝突進化における物質の集積・散逸を考える上で重要な情報となるでしょう． 
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Thermo-physical properties of craters on Ryugu 
 

R 4 5

8 9 y  

○Y. Shimaki1, H. Senshu2, N. Sakatani1, T. Okada1,3, T. Fukuhara4, S. Tanaka1, M. Taguchi4, T. Arai5,  
H. Demura6, Y. Ogawa6, K. Suko6, T. Sekiguchi7, T. Kouyama8, J. Takita9, T. Matsunaga10,  

T. Wada1, S. Hasegawa1 

u g 6 7

 

1JAXA, 2Chiba Institute of Technology, 3University of Tokyo, 4Rikkyo University, 5Ashikaga University, 
6University of Aizu, 7Hokkaido University of Education, 8AIST, 9Hokkaido Kitami Hokuto High School, 10NIES. 
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はや さ によって生成された 

ジ クタカー ンの解 から される 

惑星 の表 物  
 

 1, ○  高 1, 村 1,  2,  3,  2,  3, 

本  理 4,  一 3, 野 5,  3,  3,  3,  

生 有理 3, 中  3,  3,  3, 高  6, 村 3, 本 7, 

 3,  成 8, 野 3 

1 工 大学，2 大学，3 研究 機構，4高 大学，5 科大学， 

6 東 大学，7 大学，8 大学 

 

2019 4 5 に はや さ から射出された によって、 惑星

に 10m の 工クレータが生成された。そのクレータ生成の に放出された表

地 物質は、 ジ クタカー ンとして分離カ ラ(Deployable Camera 3: DCAM3)によって

された。本研究では、この DCAM3 と理論モデルとの比較により、 ジ クタカ

ー ンを構成している 子の や物質 を する。 えば， ジ クタ 子の大き

さは、 分 とすると cm 程度、 分 とすると の にもよるが 大 10 cm 程

度と される結果となった。 ジ クタ 子はクレータ さである 1m 程度までの

を反 する。したがって、結果として られた 子 分 は、 表 の な

とも さ m 程度の い領域にお るものと考えられ、表面の ルダ 分 な と比

較することで、 の表 が に している/していたといった表 進化過程を

論じることが可能となる。 
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Hayabusa2 ONC  
 

Plans of archiving and public release of Hayabusa 2 
ONC images 

 
○1 1,2 3 4  5 2 4 6 7
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リュウグウでみられるリニアメントの空間的特性 

〇菊地 紘 1, 逸見 良道 2, 宮本 英昭 2, 小松 吾郎 3, 平田 直之 4, 平田 成 5, 本田 親寿 5, 道上 
達広 6, 諸田 智克 2, 長 勇一朗 2, 本田 理恵 7, 亀田 真吾 8, 巽 瑛理 2, 横田 康弘 1, 神山 徹 9, 
鈴木 秀彦 10, 山田 学 11, 坂谷 尚哉 1, 早川 雅彦 1, 吉岡 和夫 2, 松岡 萌 1, 佐々木 晶 12, 平林 
正稔 13, 澤田 弘崇 1, 杉田 精司 2. 
1宇宙航空研究開発機構, 2東京大学, 3ダヌンツィオ大学, 4神戸大学, 5会津大学, 6近畿大学, 7高知大学, 8立

教大学, 9産業技術総合研究所, 10明治大学, 11千葉工業大学, 12大阪大学, 13オーバーン大学. 

 
私たちは小惑星リュウグウの表面の進化を理解する鍵になると考えられる線状の筋リニアメン
トに注目している．ホームポジション（高度約 20 km）からは，解像度約 2 m/pixの画像が全域
的に得られ，この天体の詳細な姿が明らかになった(Watanabe et al., 2018)．赤道には(1)一周に
渡って地形的な高なり（リュウジン尾根）がみられ，南半球には(2)細長い二つの陥没した構造
（ホウライ地溝，トコヨ地溝）が観測された（Sugita et al., 2018）．私たちは光源方向に注意し
ながらリュウグウの表面を精査すると周囲と比べてアルベドが異なるいくつかの筋のような特
徴を確認した．これらを詳しくみてみると(3) 線状の光条と，(4)構造的に隆起あるいは陥没し
ているようにみえるものが確認できた．このような特徴はイトカワでもみられている(Barnouin 
et al., 2008)．さらに望遠の光学航法カメラ（ONC-T）で数mm/pixの画像が撮像され，超高解
像度画像が何枚も得られた．こうした画像で上記の 4 つを再度観察したところ，(1)-(3)は確認
できたが，(4)に関してはむしろ確認が困難になった．いくつかボルダーが線状に並んでいたり
消失したりすることで結果的にこれらを線状の構造として認識したようである． 
私たちはこうしたリニアメントの空間的特性を明らかにするために，数値形状モデル上にそれ
らを投影し，点群の集合体としてデータ化した．大規模なリニアメントでは慣性モーメントを解
析して，線状構造を最適な平面の向きや扁長率，偏平率，共線性という点から評価した．小規模
のものはその伸長方向と傾斜方向を，自転速度を変化させながら関連性を調査した．その結果，
(1)リュウジン尾根は大きく二つに分類でき，その一つの平面は現在の自転軸とほぼ垂直である
ことがわかった．さらに(2)その分類された境界は二つの地溝の延長上にあることなどが明らか
になった．(3)光条に関しては高い平面性があることがわかった．(4)の線状地形では点群の最適
平面（あるいは直線）と現在の傾斜方向が垂直になっているものが多くみられた． 
以上の結果から，リュウグウはその形成の初期にリュウジン尾根が形成し，その後なんらかのイ
ベントによって二つの地溝が形成され，その前後でリュウジン尾根の二分性が生じたと考えら
れ，これらが構造変化によって形成したという主張(Hirabayashi et al., 2018)と整合的である．
また現在では，微小重力の影響を受けてレゴリスがグローバルな領域で大規模に移動すること
により線状の構造が形成されていると考えられ，イトカワでも同様の説明が可能である．  
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はやぶさ２タッチダウンからあきらかになった 
小惑星 Ryugu の表面の色変化と層序 

 
諸田智克 1，杉田精司 1，長勇一郎 1，金丸仁明 2，本田理恵 3，巽瑛理 4,5,1，坂谷尚哉 6， 

平田直之 7，亀田真吾 8，菊地紘 6，山田学 9，横田康弘 6，松岡萌 6，本田親寿 10，神山徹 11， 
鈴木秀彦 12， 早川雅彦 6，吉岡和夫 1，小川和律 7，道上達広 13，宮本英昭 1，逸見良道 1， 

平林正稔 14，平田成 10，廣井孝弘 15，澤田弘崇 6， はやぶさ２チーム 
 

1東京大学，2大阪大学，3高知大学，4Univ. of La Laguna，5IAC，6宇宙航空研究開発機構，7神戸大学，8立教大学， 
9千葉工業大学，10会津大学，11産業技術総合研究所，12明治大学， 13近畿大学，14Auburn Univ.， 15Brown Univ. 

 
 2019 年 2 月 21 日に小惑星探査機はやぶさ２は世界初となる C 型小惑星への着陸に成功
した．その際に取得された Ryugu 表面の高解像度画像や着陸時の接触による Ryugu 表面
の応答は，Ryugu 表面の分光学的特徴や物理状態の理解に重要な情報を与える．  
 Ryugu 表面の反射スペクトルは極めて一様であるが (Watanabe et al. 2019; Kitazato 
et al., 2019; Sugita et al., 2019)，スペクトル傾斜には空間的分布があることが知られて
いる(Watanabe et al. 2019; Sugita et al., 2019)．またクレータとの層序関係をみると，
層序学的に上位のクレータ内部は周囲よりも青いのに対して，層序学的下位のクレータの内
部は周囲と変わらず赤い傾向がある．このような Ryugu 表面の色分布がどのようにつくら
れたのかはまだよくわかっていない． 
 着陸運用において光学航法望遠カメラ（ONC-T）によって着陸地点付近の高解像度画像
が取得された．着陸点は赤道付近に位置し，Ryugu 平均と比較するとやや青い領域である．
それらの画像をみると，赤い表面を持つ岩塊は，その一部の表面のみが赤いのに対して，表
面の大部分は青い．また多くの岩塊の表面は全体的に青い傾向がみられている．これらのこ
とから，Ryugu の岩塊はもともと青いが，何らかの変成作用によって赤化していると推測
される．また岩塊表面全体が赤くなっているものが無いことから，表面赤化の後に岩塊の破
壊や表面削剥によって新鮮な岩塊表面の露出，表面流動による新鮮な岩塊の露出が起こって
いることを示している．さらに青い表面が十分に赤化せずに残っていることは，それらの破
壊や流動による表面の更新の時間スケールに対して，現在の表面赤化の速度は十分に遅いこ
とを示唆する． 
 着陸の直後に探査機上昇のためのスラスタ噴射によって Ryugu 表面の多くの岩塊と細粒
子が巻き上げられた．それらの岩塊は着陸前と比較して相対的に明るく変化したように見え
る．また巻き上がった細粒子は着陸点周辺の半径約 5m の範囲に再堆積し，その結果として
着陸点周辺は赤暗く変化した．このことは赤暗い細粒子がもともと岩塊の表面や内部の隙間
に付着していたことを示唆し，この細粒子は，赤化した岩塊表面が破壊や削剥を受けて細粒
化したものであると推測される． 
 以上の観測事実を踏まえて本発表では着陸運用と全球観測から明らかとなった Ryugu 表
面の色変化や層序関係，地質進化シナリオについて報告する． 
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162173 の大クレーターと赤 ルジの

地  
 
○ 行 1，水野 2， 3，野 大 1， 本 1， 部 4， 陽 4，

LIDAR ンス ー  

1国立天文台，2 科学研究 ，3 工 大学，4 本大学 

 

2018 10 30 と 2019 7 25 に行 れた高度 5 6 km でのス ン観測により， 惑

星 の 20度から 40 度までの赤 帯の な地 データが られた この

地 データには ラシ ， ロ ック， ラ ーの 3 の大クレーターと赤 ッジが含まれて

いる ラシ ， ロ ック， ラ ークレーターに いては，7-9 に された高度 20 km

からの高 間分解能の地 データもあるが，測線が東 方 の であり， 度 も 的であ

ったため，このス ン観測によって，はじめて 2次 的な地 データを する ができた  

クレーターの は ル ではな 円 に い また，クレーター 面の 度は を

ば一 で， 惑星の 重 に対して ラシ が 16-20 度， ロ ックが 7-15 度， ラ ー

が 16-18 度 いている この は 30-35 度という一 的な に比べて さい ロ ック

と ラ ークレーターの らな中 部と， やかな は一 ，クレーターに地 が進 で

いる を示 しているように れる に，光学カ ラ には ラシ クレーター内部の

面で地すべりが起きている が められる しかしながら， の 惑星クレーターと同程度の

さ/ 比 は，クレーター 成当 の地 が 存されている を 示 する って，

のクレーター地 は 20度 の 面の円 として 成され， よりも や

か ったために地 による大きな が起きなかったと考えられる  

クレーターの東 面は東 面と 面に な いを示している い れのクレーターも

面が ，東 面が らかである 東 の相 はクレーター の に も に

められる の は であるが，東 の は が やかである 東 の の非

対 は，放出物にはたら の と考えられる 星衛星 スのス ック ー

クレーターの東 非対 と同じように，東 きに 出した放出物は， 球では きに，

球では きに進 を えて，赤 付 に まった可能 がある  

赤 ルジの 地 面 は 対 的である しかし，クレーターと同じように， 面の

さ， らかさには 非対 がある 非対 の表れ方は 度によって り， が らかで，

が い地域もあれば， に が かに い地域もある 中間熱赤外カ ラからは赤

ルジの熱的特 に関して な地域 は できておら ， 非対 の原 が 度や の

地域 によるとは し ， 非対 の原 は である  
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Hera搭載熱赤外カメラによる地球近傍小惑星の観測計画 

Near Earth Asteroid Observations by Hera Thermal Infrared Imager 
 

○岡田達明 1,2，福原哲哉 3，田中 智 1，千秋博紀 4，坂谷尚哉 1，嶌生有理 1, 荒井武彦 5，神山 徹 6， 

出村裕英 7，関口朋彦 8，Hera TIRIチーム 
1JAXA宇宙科学研究所，2東京大学，3立教大学， 4国立環境研究所，4千葉工業大学，5足利大学， 

 6産業技術総合研究所，7会津大学，8北海道教育大学  

 

小惑星は太陽系の初期の状態を現在まで保持する始原的天体であり、太陽系の起源や初期進化過

程を解明するために必要不可欠な研究対象である。惑星形成過程では小惑星を含む太陽系小天体の

衝突現象が重要な役割を果たしてきた。その衝突現象は現在も継続しており、小天体の地球近傍通過

は頻繁に発生し、その一部は地球に衝突する。6600万年前のユカタン半島チチュルブ付近に落下した

隕石衝突の影響は甚大であり、恐竜を含む当時の地上の生態系の激変や大量絶滅に大きく影響したと

される。近年でも1908年のツングースカ大爆発による半径30～50kmの範囲の森林が炎上し、2150㎞2の

範囲の樹木がなぎ倒され、1000km離れた家屋の窓ガラスが割れる被害が発生した。2013年のチェリャ

ビンスク隕石は火球や隕石雲が撮影され、大気突入時の衝撃波によって4474棟の建物に損壊を及ぼし、

1491人が重軽傷を負うなど被害が発生した。これが都市に落下する場合の被害は甚大であり、人類や

文明社会への潜在的脅威であることが改めて認識された。 

人類存亡の危機となり得る天体衝突の回避のための地球防衛方法（スペースガードまたはPlanetary 

Defense）が国際的枠組みで議論されてきた。このうち、探査機を衝突させることによって小惑星の軌道

を変化させ、地球衝突を回避させる効果をテストする計画が進行中である。NASAのDART（Double-

Asteroid Re-direction Test）は、2021年に打ち上げ、2022年に小惑星65803 Didlymos（Xk型、直径約

780m）の衛星（直径約160m）に衝突させる。ESAのHeraは、2023年（または2024年）に打ち上げ、2027年

頃にDidymosにランデブーして、距離30kmから最終的には5km以下まで接近して、小惑星の軌道と軌道

進化の精密計測を実施するのに加えて、小惑星の素性と衝突痕の状態を詳細に観測する計画である

（2019年11月に採否が決定される）。DARTとHeraを合わせてAIDA（Asteroid Impact and Deflection 

Assessment）と呼ぶ。小惑星衝突回避技術実験に加えて、Xk型小惑星（Didymos）の初の近傍観測、最

小規模の小惑星（衛星）の詳細観測、連星系の軌道進化の実測やBYORP効果の評価を行う。さらに、

DARTによる衝突痕の規模や形状、イジェクタやクレータ内部の圧密や変成の状態を調べる。 

Heraにはマルチバンドカメラ、熱赤外カメラ、レーザ高度計、電波科学のほか、2機の子衛星を搭載し、

距離30kmから始めて最低高度5kmまで降下して観測する予定である。このうち、熱赤外カメラTIRIは日

本が提供する方向で調整が進められている。「はやぶさ２」による小惑星Ryuguの熱撮像の実績が評価

され、Didymosの観測にも有効と判断されたためである。TIRIは非冷却ボロメータ（1024x768画素）による

10μm帯の熱撮像を行う。さらに、複数の狭帯域バンドでChristensen Featureの特徴や結晶・アモルファ

スの割合などの物質情報も取得することによって、Xk型小惑星の隕石タイプの制約、Didymosと衛星と

の物質的差異、衝突痕内部と外部やイジェクタとの物質的差異についても調査する。本発表では、Hera

搭載TIRIについての検討状況について紹介する。 
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教師無し分類手法を用いた 
小惑星ベスタの地質分類の試み 

 
○石原吉明 1・晴山慎 2・大竹真紀子 3 

1国立環境研究所・2所聖マリアンナ医科大学・3宇宙航空研究開発機構 
 

地質・構造・進化を読み解く上で、天体全球規模での地質マッピングは欠かすことが出来な
い。しかしながら、近年の探査データは、空間解像度の向上やスペクトル情報の増大などに
より、研究者が手動で全球をマッピングすることは非現実的であり、各種の機械分類手法に
よるマッピング試みられている。例えば著者らのグループでは、「かぐや」に搭載された
「スペクトラルプロファイラ」により取得された可視・近赤外スペクトルデータから0.5 度
メッシュで作成された吸収スペクトルキューブデータの機械分類を行い、月の分光学的分類
図を作成している(Hareyama et al., 2019)。 
本研究では、米国のDawn探査機によって取得された小惑星ベスタのデータをもとに、教
師無し分類手法を用いた地質分類を試みる。分類には、主として波長400 ‒ 1000 nmのマ
ルチバンド（パンクロ＋7バンド）分光カメラである Framing Camera (FC)による FC 
HAMOカラーモザイクデータを用いた。また合わせて中性子分光計および地形データを補
助的に使用した。なお7次元の FC HAMOデータにおいて最も大きな情報量を持つものは
アルベドの差異である。したがって単純にアルベド差で分類されることを避けるためには、
何らかの前処理によりアルベドの重みを下げる必要がある。本研究では前処理としてPCA
を適用し、分類には各地点における主成分負荷量を入力データとして用いることとした。ま
た、教師なし分類手法については、クラス数を与える必要のあるK-means、GMM、最適ク
ラス数もデータから推定可能なX-means、ISODATA、VGMMの 5種類の分類手法を検討
し、計算時間短縮の観点から低解像度でVGMMによる分類を行いクラス数16と確定し、
最終的にはオリジナル解像度でGMMによる分類を実施した。 
最終的な分類結果は、クラスの平均スペクトルは基本的には似通っているが、600 nm付近
の弱い吸収・1μm吸収帯の吸収中心／深さの違いが捉えられている。したがって分類結果
はベスタのアルベドおよび鉱物分布を反映したものとなっていると解釈できる。赤道域につ
いては中性子分光計による水素パターンとクラス分布パターンは大局的には相関があるよう
に見られる。また、地形との関係については、比較的大規模なクレータおよび周辺ではその
周囲と違うクラスが存在するため、クレータリングにより露出した表層とは異なる物質を捉
えている可能性があるが、各クラスの平均スペクトルと深度情報を合わせ慎重な解釈が必要
である。 
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近赤外線分光観測による 

小惑星族母天体の内部構造探査計画 

 

○臼井 文彦
1、長谷川 直 2、大坪 貴文 2 

1神戸大学 CPS、 
2
ISAS/JAXA 

 

 小惑星における水の存在を調べることは、太陽系の形成や進化の過程、特に熱的な変遷を知る

上で重要である。水とケイ酸塩鉱物から生成される含水鉱物は水氷の昇華温度以上でも安定であ

り、水の存在を示す重要なトレーサーである。この含水鉱物は近赤外線(波長 2.7 µm 帯)の反射ス

ペクトルに顕著な吸収フィーチャーを持つ。我々は赤外線天文衛星「あかり」を用いて小惑星の近赤

外線分光観測を行い、数多くの小惑星のスペクトルを得た
[1]
。この含水鉱物のフィーチャーは天体形

成時の情報を現在まで保持している可能性が高い。 

 小惑星族は類似の固有軌道要素を持つ小惑星の集団である。その中でも、C 型小惑星(24) 

Themis に関連した Themis 族
[2]は、現在知られている小惑星族の中でも最大規模のものである。こ

の族に同定されている小惑星は 5000 個近く
[3]あり、太陽から 3-3.24 au の範囲に分布している。

これらは、直径 400 km の母天体から約 1 億年前の衝突破壊によって形成されたものだと考えら

れている
[4,5]

。最大破片である(24) Themis は直径 177 km
[6]
の C 型小惑星

[7]
であり、その表層には

水氷
[8,9]

や含水鉱物
[1]
が検出されている。さらに Themis 族小惑星の中には氷の昇華によって彗星

活動を見せる天体も発見されている
[10,11]。これらから、Themis 族小惑星には広く水が保持されて

いると考えられる。そこで、現在の Themis 族小惑星の近赤外線分光観測を行い、天体ごとのスペ

クトルの違い、すなわち含水鉱物量から変成度を評価することによって、その母天体内部が一様で

あったのか、あるいは層構造を持っていたのかの推定が可能になる。 

 現在計画中の地上・宇宙望遠鏡によって、今後 10 年間で Themis 族小惑星 70 天体の観測が

可能である。これは既知の Themis 族小惑星の総質量の 8 割に相当する。これによって、これまで

わかっていなかった小惑星の内部構造について初めて情報が得られると期待される。 

 

参考文献 

[1] Usui, F. et al. 2019, PASJ 71, 1; [2] Hirayama, K. 1918, AJ 31, 185; [3] Nesvorny, D. 

2015, NASA PDS, EAR-A-VARGBDET-5-NESVORNYFAM-V3.0; [4] Durda, D.D. et al. 2007, 

Icarus 186, 498; [5] Nesvorny, D. et al. 2003, ApJ 591, 486; [6] Usui, F. et al. 2011, PASJ 

63, 1117; [7] Hasegawa, S. et al. 2017, PASJ 69, 99; [8] Campins, H., et al. 2010, Nature 

464, 1320; [9] Rivkin, A.S. & Emery, J.P. 2010, Nature 464, 1322; [10] Hsieh, H.H. & 

Jewitt, D. 2006, Science 312, 561; [11] Hsieh, H.H. et al. 2018, AJ 155, 96 
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DESTINY+搭載用ダストアナライザの開発と 

サイエンス検討状況 
 

平井 隆之 1，小林 正規 1，○荒井 朋子 1，木村 宏 1，Srama Ralf 2，Krüger Harald 3， 

DESTINY+チーム 

 

1千葉工業大学惑星探査研究センター，2シュトゥットガルト大学， 

3マックスプランク太陽系研究所 

 

 2022 年打ち上げ予定の深宇宙探査技術実証機 DESTINY+に搭載されるダストアナライザ

(DDA)は、ダスト粒子の超高速衝突で発生する陰/陽イオンを質量分析することで、ダストの

化学組成を明らかにする観測装置である。DDAは、活動的小惑星(3200)Phaethon とのフライ

バイ時に小惑星由来のダスト観測を試みることに加え、地球周回フェーズおよび Phaethon

遷移フェーズでは惑星間ダストと星間ダストを観測する。 

 現在、DESTINY+はプライム候補メーカーでのフィージビリティスタディを進めている。

DDA については電力や質量といった基本的なインターフェース項目に加え、ダスト観測に大

きく影響するセンサ部の探査機上搭載位置や指向方向などが特に重要な項目として挙げられ

る。そこで DDAセンサ部の搭載位置や指向方向の要求を設定するため、惑星間ダスト及び星

間ダストの分布モデルを用い、Phaethon 遷移フェーズ期間中(2年間)の衝突フラックス、衝

突速度、到来方向の分布を予測した(Krüger et al., 2019, PSS 172, 22)。その結果、それ

らの分布には探査機軌道の位相によって変動する偏りが見られ、より多くのダストを検出し

DDA の科学成果を最大化するには、観測視野を広く確保する探査機構体端部への搭載と、任

意の方向にセンサを指向させる二軸ジンバルの採用が、強く推奨されることが示唆された。 
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DESTINY+搭載カメラの機上校正方法に 
ついての検討 

 
○岡本 尚也 1, 石橋 高 2, 洪 鵬 2, 吉田 二美 2, 荒井 朋子 2, 石丸 貴博 1, 高島 健 1 
宇宙航空研究開発機構宇宙科学研究所， 千葉工業大学惑星探査研究センター 

 深宇宙探査技術実証機DESTINY+ (Demonstration and Experiment of Space Tech-
nology for Interplanetary voYage, Phaethon fLyby and dUst Science)は，理学・工学
の連携ミッションであり，2022年にイプシロンロケットにより打ち上げが予定されてい
る．打ち上げ後2年間，探査機はイオンエンジンによる加速を続けスパイラル状に軌道高度
を上昇し，月の重力圏に入ると月スイングバイを数回繰り返して太陽を公転する軌道に入
る．その後，約2年かけて目標天体の活動小惑星(3200)Phaethonの会合点へと向かう．
DESTINY+ではふたご座流星群の母天体とされるこの小惑星を高速フライバイし，搭載され
るカメラにより地球飛来ダストの供給源である流星群母天体の実態解明を目指す． 
この目的を達成するためにカメラ観測で目標とする項目は以下の5項目である: (1)Phae-
thonの自転周期, (2)Phaethonの輪郭, (3)Phaethonの 3次元形状, (4)Phaethonの表層
地形, (5)Phaethonの表層物質分布．DESTINY+探査機には，２種類のカメラが搭載され
る．1つは(1)‒(4)を観測するために高空間分解できるモノクロ望遠カメラTCAP (Tele-
scopic Camera for Phaethon)である．Phaethonを遠方から数 km/pixel で観測し，(1)
自転周期，(2)輪郭の観測を行う．Phaethonに接近すると探査機はPhaethonに対し相対
速度30‒40 km s-1で通過する．この状況下でPhaethonをカメラ視野内に収めるため，
TCAPでは光学系の前方に駆動鏡を取り付けこれを回転させて撮像する．この時，100 
m/pixel 以下で(3)3次元形状を観測，また最接近時には~3.5 m/pixel での(4)表層地形観測
を目指す．もう1つのカメラは可視から近赤外に波長域を持つ(425 nm, 480nm, 550nm, 
※700 nm, 850 nm, ※950nm. ※はオプション)マルチバンドカメラMCAP (Multiband 
Camera for Phaethon)である．紫外域のスペクトル，可視域のスペクトル，近赤外域のス
ペクトルの傾きを調査するとともに，100 m/pixel 以下での画像取得を目指し，(5)表層物
質分布の観測を行う．それぞれの項目ごとに目標とするS/N比は異なるが，低いものでは
S/N比 (Signal-to-Noise Ratio)≥20, 高いものではS/N比≥50での撮像が要求される． 
これらのカメラで得られる画像データから上記目標となる科学的データを正しく抽出する
には両カメラの校正が必要であり，その特性を知っておくことが重要となる．そのため打ち
上げ前に地上で両カメラの校正試験を行うことは必須であり，現在は候補となるCMOSイ
メージセンサのラジオメトリックな性能についての評価に着手している．一方で，打ち上げ
後の振動や宇宙線等によるカメラの性能変化・劣化により地上試験で得た特性がPhaethon
到着までの4年の間，一定に保たれている保証はない．そのため探査機打ち上げ後も機上で
のカメラ校正を行い，その特性の変化・劣化の程度を評価する必要がある．この評価を行う
には安定した光源が必要となる．しかし，両カメラは厳しい質量制約のため現在の設計では
内部に校正用の光源をもたない予定である．よって航行中に観測可能かつ適切に選択された
恒星・惑星・月を光源として用いた校正が必要となってくる．本発表ではこれまでのミッシ
ョンや地球観測衛星で行われてきた天体を用いたカメラの機上校正方法を参考に，TCAPな
らびにMCAPにおける航行中の校正方法の検討状況について報告する．  

P96



DESTINY+計画の理学ミッション検討状況     
 

○荒井朋子 1、小林正規 1、石橋高 1、吉田二美 1、木村宏 1、平井隆之 1、洪鵬 1、 

Ralf Srama2, Harald Kruger3, 渡部潤一 4,5、岡本尚也 5、豊田裕之 5、西山和孝 5、高島建 5、 

DESTINY+サイエンスチーム 
1千葉工大・惑星探査研、2University of Stuttgart、3Max Planck Institute、 

4国立天文台、5JAXA・ISAS 
 

理工合同ミッションである深宇宙探査技術実証機 DESTINY+は概念設計フェーズをまもなく完

了し、2019 年度から基本設計を開始予定である。工学ミッションでは、イプシロンロケットを

利用した深宇宙探査実現のため、電気推進による宇宙航行技術を発展させ、フライバイ探査

技術を獲得し、小天体探査の機会拡大を目指す。理学ミッションでは、ふたご座流星群の母

天体である活動的小惑星(3200)Phaethon の高速フライバイ撮像を行うと共に、1au 付近の惑

星間ダスト・星間ダスト、Phaethon 周辺ダスト粒子毎の質量、軌道、化学組成をその場分

析する計画である．高速追尾機能を有する望遠カメラ及び可視マルチバンドカメラは千葉工

大が中心となり開発し、ダストアナライザはドイツとの国際協力でシュツットガルト大が開

発する。2017 年 12 月には Phaethon の国際観測キャンペーン、2018 年 10 月には Phaethon

からの分裂天体である小惑星 2005UD の国際観測キャンペーンが行われ、探査対象天体の物

理化学特性について理解が進んだ。また、2019 年 7 月 29 日米国南西部で行われた Phaethon

による恒星食観測は歴史的成功を収め、天体サイズに係る新たな情報が得られた。8 月 22

日に北海道渡島半島で行った Phaethon の恒星食観測は天候不良のため不成立に終わった。

本稿では理学ミッション検討状況を報告する．また、本講演会ではカメラの検討状況は石橋

他(O_12)、カメラの機上校正検討状況は岡本他(P_96)、ダストアナライザの検討状況は平井

他(P_97)、Phaethon の恒星食観測については吉田他(P_59)で発表する。 

 

The current status of science mission study of DESTINY+ 
○Tomoko Arai1, Masanori Kobayashi1, Ko Ishibashi1, Fumi Yoshida1, Hiroshi Kimura1,        

Takayuki Hirai1, Peng Hong1, Ralf Srama2, Harald Kruger3, Junichi Watanabe4,5, Hiroyuki Toyota5, 
Kazutaka Nishiyama5, Takeshi Takashima5, DESTINY+ Science Team 

1PERC, Chiba Institute of Technology、2University of Stuttgart、3Max Planck Institute、   
4National Astronomical Observation of Japan、5JAXA, ISAS 

 
DESTINY+ (Demonstration and Experiment of Space Technology for Interplanetary voYage, Phae-

thon fLyby and dUst Science) is a joint mission of technology demonstration and science observation. 
The science objective is twofold, first to conduct high-speed flyby imaging of Geminids-parent, active 
asteroid (3200) Phaethon and second, to perform in-situ dust analyses of interplanetary dust, interstel-
lar dust around 1 au during cruising phase and dust around Phaethon upon flyby. The onboard pay-
loads include panchromatic telescopic camera, visible-NIR multiband camera, and dust analyzer. The 
cameras are developed by PERC, Chiba Institute of Technology and dust analyzer by University of 
Stuttgart. International observation campaign for Phaethon in December 2017 and that for asteroid 
2005UD, which is a breakup body from Phaethon, in October 2018 were conducted. As a result, un-
derstanding of both asteroids have been advanced. Observation for occultation of a star by Phaethon in 
the southwestern U.S. on July 29, 2019 was a huge success. That in Oshima peninsula in Hokkaido on 
August 22, 2019 was conducted with no joy due to cloudy weather. Here, we present the overview and 
the latest status of DESTINY+ science mission. 
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Design of an ion mass spectrometer for the 

Comet Interceptor mission 

 

○S. Kasahara1, S. Yokota2, Y. Saito3, and K. Asamura3 

1 The University of Tokyo，2Osaka University，3ISAS/JAXA 

 

 

 

The Comet Interceptor mission aims at a dynamically-new comet or an interstellar 
object, in collaboration between ESA and JAXA. In this mission, Japan will provide a 
daughter spacecraft, whose closest approach will be about 1,000 km, allowing cross-
ings of several kinds of plasma boundaries. Plasma suite onboard the Japanese 
daughter spacecraft consists of an ion mass spectrometer and a magnetometer to 
obtain details of plasma boundaries as well as neutral-plasma interaction around a 
comet. Relatively high mass resolution will provide important information on composi-
tion of a coma. Here we present the design of ion mass spectrometer onboard Japa-
nese daughter spacecraft of Comet Interceptor. 
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木星トロヤ群、ヒルダ群、およびメインベルト
小惑星のサイズ頻度分布の比較研究：
太陽系初期の惑星移動への手がかり

A comparative study of size frequency distributions of Jupiter Trojans, Hildas and 
main belt asteroids: A clue to planet migration history

○吉田 二美1, 寺居 剛2, 伊藤 孝士2, 大槻 圭史3, Lykawka S. Patryk4, 廣井 隆弘5, 高遠 徳尚2

1千葉工業大学, 2国立天文台, 3神戸大学, 4近畿大学, 5ブラウン大学

　我々は2002年以来、太陽系小天体のサイズ頻度分布(SFD)を調べるために、ハワ
イ島マウナケアにある口径8.2mのすばる望遠鏡に広視野CCDカメラ:Suprime-
Cam(SC)またはHyper Suprime-Cam(HSC)を取り付けて、太陽系小天体サーベイを
行ってきた。我々のサーベイは、すばる望遠鏡の大口径とSCやHSCの広い視野のお
かげで、Rc=24.4 - 24.5等までの小さい移動天体を効率よく検出することができる。
この明るさはMBAsでは直径 sub-km、ヒルダ群小惑星と木星トロヤ群小惑星(JT)で
は直径約2kmに相当する。我々のサーベイから得たSFDと他の調査から得られた
SFDを組み合わせて小天体グループごとにsub-kmから1000kmの範囲のSFDを推定
し、太陽系小天体に影響を与えた巨大惑星移動の手がかりを得るために各小天体グ
ループのSFDの比較研究を行った。
　我々はRプロット上で波状構造をしているMBAsのSFDsが、メインベルトの内か
ら外に行くにつれて徐々に平坦化することに気づいた。一方、ヒルダとJTのSFDは
ほぼ平坦であることがわかった。太陽系外縁天体(TNO)のSFDは部分的にしかわかっ
ていないが、New Horizons探査機により得られた冥王星のクレーターのSFDから推
定される直径1kmー数10kmのTNOのSFDはRプロット上で平坦な形をしている。惑
星形成・進化モデルでは初期に巨大惑星の移動による小天体のかき混ぜが起こり、
現在のJTはもともと巨大惑星領域より外側の太陽系外縁部にあった微惑星が惑星移
動中に木星のトロヤ群軌道に捕獲されたと示唆している。したがって、我々が発見
したMBAからJTへのSFDの緩やかな平坦化は、TNO領域に由来する平坦なSFDを持
つ天体群がJT領域だけでなく、外側のメインベルトにまで供給されたという証拠で
あるのかもしれない。この研究は 以下の雑誌に掲載された。
Yoshida+ 2019 P&SS,169, 78 “A comparative study of size frequency distributions of 
Jupiter Trojans, Hildas and main belt asteroids: A clue to planet migration history”.

P100



表面凹凸のある小天体の Yarkovsky 効果 

および YORP 効果の数値計算 

Yarkovsky effect and YOPR effect on 

an asteroid with rough surface 
 
○千秋博紀 1，坂谷尚哉 2，諸田智克 3，横田康弘 2，嶌生有理 2，田中智 2，岡田達明 2 

1千葉工業大学惑星探査研究センター，2宇宙科学研究所／宇宙航空研究開発機構， 

3東京大学理学系研究科 

○Hiroki Senshu1, Naoya Sakatani2, Tomokatsu Morota3, Yasuhiro Yokota2, 

Yuri Shimaki2, Satoshi Tanaka2, and Tatsuaki Okada2 

1PlanetaryExploration Research Center, Chiba Institute of Technology, 

2Institute of Space and Astronautical Science, Japan Aerospace Exploration Agency, 

3School of Science, The University of Tokyo  

 

「はやぶさ２」中間赤外カメラ（TIR）の観測によれば，小惑星リュウグウ表面の輝度温

度は同じ場所でも観測方向によって大きく変化する．これは表面にある凹凸の影響によって

陽の当たり方の不均質があることと，観測者の方向によって観測できる場所が異なることに

よると解釈できる．輝度温度が異なるという事は，熱輻射に強い異方性があり，Yarkovsky

効果や YORP効果が効率的に働いていることを示唆している．そこで我々は，リュウグウと

公転軌道・自転周期・自転軸方向が同じ天体からの熱輻射量を，表面の凹凸の程度の関数と

して求めた．リュウグウの凹凸の程度は TIR データと数値計算との比較から求まっており，

ここからリュウグウの今後の軌道・自転進化を推定することができる． 

 

One of the most important results from TIR on board Hayabusa2 is that the appar-

ent temperature distribution on the surface of Ryugu changes with the observation 

direction. This phenomena can be explained as an effect of surface roughness: a 

rough surface is heterogeneous in terms of solar radiation heating and also heter-

ogeneous in terms of observable area. This means that the orbit and spin rate of 

the asteroid can be changed by the thermal torque, which is known as Yarkovsky and 

YORP effects. 

We numerically simulate the evolution of the surface temperature distribution of 

an asteroid with the same orbit, spin axis, and spin rate with Ryugu, and evaluate 

the effect of the surface roughness on the orbital and spin evolution of Ryugu. 
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彗星探査計画 Comet Interceptor 
 
○新中善晴 1、船瀬龍 2,3、亀田真吾 4、河北秀世 1、笠原慧 3、尾崎直哉 2、松岡彩子 2、 
宇佐美尚人 3、吉岡和夫 3、吉川一郎 3、渡部潤一 5、Geraint Jones6、Colin Snodgrass7、 
Comet Interceptor Team 

1京都産業大学、2ISAS/JAXA、3東京大学、4立教大学、5国立天文台、6UCL (UK)、 
7Univ. of Edinburgh 
 
2019 年 6 月 19 日、欧州・日本・米国を中心とする国際研究チームが提案した彗星探
査計画 “Comet Interceptor” が、欧州宇宙機関の新しい F クラス探査計画に選ばれた。 
この探査計画では、2028 年にあらかじめ探査機を打ち上げ、力学的に安定な L2 ラグ
ランジュ点に待機させる（最大 2～３年）。その後、観測対象となる天体が現れると、
その天体へ移動しフライバイ探査を行う予定である。従来の彗星の探査計画では、何度
も太陽の周りを回っていることで軌道が正確に決まっている彗星が探査対象だったのに
対し、この計画では、力学的に新しい彗星（Dynamically new comets; DNC）あるい
は 2017 年に太陽へ接近した恒星間天体「オウムアムア」のような太陽系に一度しか接
近することのない希少な天体を観測対象としている。これらの天体は、原始太陽系円盤
で形成した後、太陽熱輻射の影響をほとんど受けずに過ごしてきた始原的な天体と考え
られており、多くの太陽系の過去の情報を保持していると考えられている。本発表では、
Comet Interceptor 計画の概要や計画中のサイエンスについて紹介する。 
 

 
�
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土星リング粒子を模擬した多孔質氷球の反発及び付着に関する実験的研究 

神戸大学大学院理学研究科　○豊田優佳里　保井みなみ　荒川政彦

はじめに：土星のリングは、サイズ数mまでの水氷の粒子で構成されており、その粒子は数cm/s以下
の速度で互いに衝突している。その相互衝突の結果、リング粒子は凝集・反発・破壊を起こし、土星
リングの力学的進化やその構造に影響を及ぼしている。また、土星リングが非常に薄い円盤状(厚さ
1 0 0 - 2 0 0ｍ以下)を保っているのは、土星リングを構成する水氷粒子が非弾性衝突を起こし、その結
果、エネルギーを効果的に散逸しているためと考えられている。そのため、土星リングの起源や進化
過程を明らかにするためには、リング粒子の衝突特性を調べる必要がある。特に、非弾性衝突を特徴
付ける反発係数に対するリング粒子の構造や衝突速度依存性が重要となる。
これまでの地上望遠鏡や惑星探査などの観測から、土星リングの粒子構造は、多孔質な氷（雪）で
ある可能性が示唆されている。先行研究では、均質な氷と表面が霜に覆われた氷の反発係数（ε）に
ついては調べられているが、多孔質氷球(雪球)の反発係数については詳しく調べられていない。そこ
で本研究では、土星リング粒子の空隙率に着目し、反発係数と衝突速度の関係に対する空隙率の依存
性及び付着開始速度を調べた。

実験方法：リング粒子の模擬物質には、空隙率を46、52、60%とした多孔質氷球(雪球)を用いた。直
径は3 c mとした。この雪球を、表面をなめらかにした氷板、空隙率5 0 %とした雪板に自由落下させ
た。その際の落下速度は0.8cm/s～265cm/s  である。板は球に比べて十分に大きいものを使用した。反
発係数の測定は二つの方法で行った。一つ目の方法では圧電素子センサーを板に設置し、球が板に衝
突する際に発生する弾性波を測定することで行った（AE法）。球が複数回板に衝突するとその度に弾
性波が発生するので、その弾性波の計測から球の衝突間隔を求めることができる。この時間間隔から
衝突前後の球の速度変化を調べることができる。二つ目の方法ではレーザー変位計を用いて、自由落
下させた球の高さ変化を測定することで行った。この方法でもAE法と同様に衝突の時間間隔から反
発係数を計算した。

実験結果：氷球の反発係数は、反発係数が0.8以上で一定となる準弾性領域と、衝突速度の増加に伴っ
て反発係数が低下する非弾性領域の二つに分けられることがわかっている。一方、雪球の反発係数は
氷板・雪板ともに、衝突速度が大きくなるにつれて減少し続け、準弾性領域と非弾性領域の境界は今
回の速度範囲では確認できなかった。また、雪球の反発係数は空隙率が大きくなると全体的に下がる
が、衝突速度が小さくなるにつれて収束することが分かった。これは空隙を潰すためにエネルギーが
使用されて反発係数が下がるためであり、強度の小さい空隙率の高い雪球の方がより塑性変形しやす
いことが反映していると考えられる。更に、雪球の反発係数は氷板、雪板に衝突させたどちらの場合
においても、同様の振る舞いを示した。このことから、雪の介在する反発係数は雪球の空隙率によっ
て支配されるということが分かった。この衝突速度と反発係数の関係は、ε=a*vi^b（a,bは定数）によ
って説明できることがわかった。aの値は全ての空隙率において0.9-0.97であったが、bの値は空隙率依
存性がみられた。また、反発係数が0となる付着の開始速度は板によって異なることが分かった。こ
れは、板の物性の違いにより、付着の起こりやすさが異なるためだと考えられる。
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相対論カー・ニューマン解を利用した 太陽系惑星軌道ティティウス・ボーデ法則 , 

土星リング個数 および ファイン リング径 の導出    犬山文孝 元 九州電力(株)火力部 

 

太陽系惑星軌道のティティウス・ボーデ法則 は約 250年前に発見されたが、現代まで物理的な証明がで

きないため、これは力学的な必然ではなく偶然だという考え方が主流である。 

惑星軌道は運動エネルギーと万有引力エネルギーを考慮したニュートン力学によって算出されること

が多い。しかし、このニュートン力学に対してエネルギー的安定であるエネルギー最小原理を適用する

と、安定軌道半径は唯一の値となり、多軌道存在の実現象と完全に食い違っている。この要因は惑星軌

道を支配する要素の抽出が不足している為である。 

安定軌道を支配するその他のエネルギー要素として、一般相対性理論の厳密解であるカー・ニューマン

解（1965年発見）から導かれる電荷エネルギーと回転エネルギーがある。 

つまり、太陽などの中心核星の質量・電荷・回転要素  𝑚, 𝑒, 𝑎  を取り入れた複雑なエネルギーε式に対

して、ニュートン力学の手法であるエネルギー最小原理を適用する。これによってティティウス・ボー

デ法則や最大 31個の土星リングやファインリング星が導出できる。 

解法フローの概要は次の通りである。（詳細は web参照） 

1) 一般相対性理論アインシュタイン方程式の厳密解であるカー・ニューマン解から 

時空のエネルギー式を算出する。               f 1(ρ, θ, dρ/dt, dθ/dt, dφ/dt, ε) = 0  
2) エネルギー式を θで偏微分し エネルギー最小の角度を算出すると θ=π/2 となる。 

以下 θ=π/2 の赤道面について計算する。           f 2(ρ, π/2, dρ/dt, 0, dφ/dt, ε) = 0  
3) 変分原理のオイラー・ラグランジュ方程式をカー・ニューマン解に適用し dφ/dt 

を求めて、角運動量相当 J を導入する。                   ξ(ρ, dφ/dt, J ) = 0     
4) 軌道の遠日点距離･近日点距離 R で 距離増分 dρ=0であるので、以下 f 2 を遠日 

点･近日点について計算する。                  f 3(R, π/2, 0, 0, dφ/dt, ε) = 0     
5) f 3(R, π/2, 0, 0, dφ/dt, ε) = 0  の dφ/dt に ξ(ρ, dφ/dt, J ) = 0 を代入し、惑星軌道 

半径とエネルギーと角運動量相当の式を算出する。              f 4(R, π/2, 0, 0, J, ε) = 0        
6) 軌道半径はエネルギーと角運動量相当の変数 𝑅 = 𝑅(𝜀, 𝐽) なので、数学的テクニ 

ックとして、f 4の軌道半径をエネルギーで偏微分 𝜕𝑅/𝜕𝜀 する。         ｇ(R, J ,ε, 𝜕𝑅/𝜕𝜀) = 0     
7) f 4(R, π/2, 0, 0, J ,ε) = 0 から角運動量相当 J の式を導き、ｇ(R, J, ε, 𝜕𝑅/𝜕𝜀) = 0 に 

代入して、解析解を導く軌道半径とエルギーの重要な微分方程式にする。     h(R, ε, dε/dR) = 0      

        𝑑𝑆/𝑑𝑅 = 2𝑒2(𝑒2 + 2𝑚2)/𝑆𝑅 + (4𝑎𝛿𝑚 + 𝑆)/𝑅 + 6𝑎𝛿𝑚𝑆2/𝑅5    𝑆 = 𝑅√2𝜀𝑅2 + 2𝑚𝑅 + 𝑒2 

8) 軌道半径の微分方程式 h を解くと、積分定数 Kが出てくる。(arctan, log,べき乗 

等の関数が出現)                                                   H(R, ε, K) = 0    
9) 軌道半径のエネルギー的安定に対してエネルギー最小(極小)原理 dε/dR = 0 を 

適用し微分方程式の解 H と h を連立させる。         H(r, εmin , K) = 0    h(r, εmin , 0) = 0    
10) 積分定数 K は全惑星に共通であることから、基準惑星・基準リングを定めると、 

ティティウス・ボーデ法則および土星等のリングが物理的に証明される。       I (r, K) = 0 

       判別式 > 0     𝜉 = [1 −
30𝑎𝛿𝑚2𝐸4𝜋𝑁1

𝑟1[2𝐸4−4𝑎2𝑚2]
3
2
] ∙ 𝐸𝑋𝑃 [ 4𝑎𝑚𝜋(𝑛−1)

√2𝐸4−4𝑎2𝑚2
] + 30𝑎𝛿𝑚2𝐸4𝜋𝑁1

𝑟1[2𝐸4−4𝑎2𝑚2]
3
2
   ,         (1 − 0.4) ∙ 2𝑛−1 + 0.4         

         判別式 < 0     𝑄𝑟2 ( 𝑃𝑟2 − 𝑄 〔 𝐹(1 − 𝜆)𝑟2 − 2𝐸4 ] )2 − 4𝑎2𝑚2𝑃 ( 2𝑄𝑟2 + 5𝑃 )2 = 0            𝑃: [𝑟10 の多項式] 

                𝑄[𝑟9 の多項式]であるので、𝑄𝑟2 𝑃2 𝑟4  は[𝑟35 の多項式]。リング数は微小解 4個を除いた最大 31個 

         判別式 = 0     つまり 𝑚, 𝑒, 𝑎  が  𝑎2 ≃  𝑒2 (1 +  𝑒2

2 𝑚2)の場合、ファインリング 𝑟 =
9𝑎𝑚2

2√2 (𝐸2−√2𝑎 𝑚 )
 を形成。 
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リュウグウ・イトカワの起源，小惑星帯の起源－－－分化は何時・何処で起きたのか? 

私が惑星の起源，水星コアリッチの謎，ボーデの法則の謎をアブダクションで解明した． 

Origin of Ryugu Itokawa, origin of Asteroid zone---when and where did differentiation occur? 
I solved the origin of the planet, the mystery of Mercury Core-rich, the mystery of Bode's law by Abduction. 

種子彰 TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2018 -10月 

人類が月着陸して50年，月の石を手にしても月の起源は謎のままです．地球に住んでいても地球の起源も

謎のままです．リュウグウ・イトカワの石を持ち帰っても，その石が分化したメカニズムも解明せずに，"小惑星は

隕石の母天体"では小惑星帯の起源の解明では無い．太陽系の形成メカニズム(起源)の解明は程遠い． 

 

今までの理論は帰納と演繹から時間を遡る外想という推測であり，創 的推論で一度限りの進化の結果で

検証するという考えがなく，冥王代のミッシングリンクに対して画期的な仮説も無く，理論が進んで無かった． 

新理論を支持する探査の必要性があります。理論が先行しないと，探査は闇雲になり，岩石採集に成って

しまいます．小惑星帯の起源は「マルチインパクト仮説」で月の起源や地球の起源と同時にアブダクションで

統一的に解明できている．新理論は実証される必要があります．今がチャンスです． 

今回は私が惑星の起源，水星コアリッチの謎，ボーデの法則の謎を解明した．この中で，小惑星に行って

理論を実証できる探査を検討すると，その起源を探究する手掛かりは其の特徴(岩石のラブパイル天体)以外

ありません．つまり，金属核や金属が無い事，鉄やニッケルなどのコア物質が欠除している分化したマントルの

集合という事なら実証できます．惑星の始源物質ならコンドライトと惑星の成分が一致しているので，私でも地

球のシミュレーションが簡単にできました．小惑星探査の目的に惑星始原物質の発見を云うのは間違いです． 

 

小惑星の合体でも，始源物質の合体による惑星形成でも，衝突による合体には相対速度が略0km/sでなければ引

力だけで合体出来ない事は実験でも確認できます．何故，実験屋さんは無重力での衝突合体実験をせずに，高速破壊

実験だけ行っているのでしょうか．太陽系では当然内側軌道を廻る微惑星ほど短周期で衝突頻度も大きく早く合体

成長し易い．更に同一軌道エネルギーを持つ微惑星は同一周期なので，理論上は衝突出来ない． 

私の合体理論では， 度差が0km/sとなる可能性は，略同一軌道エネルギーを持つ円軌道と楕円軌道の

微惑星では其の楕円遠点での 度は略一致しているので， 度差がゼロであり合体する確率が高い．それ

は，惑星のボーデの法則を比較している時に気づいた事で，合体衝突すると熱エネルギーと成った分だけ運

動エネルギーが減少し質量不変なら軌道エネルギ―減少して内側軌道となる．しかも楕円軌道の近点側では

速度が最速となり，禁制帯付近には惑星が形成されると合体衝突出ないので太陽に吸収されてしまう．つまり，水星位置に

は惑星が形成出来ないはずである．逆に云えば，コアリッチの水星が存在する事自体が矛盾している．これを解明出来た，

「マルチインパクト仮説」[3]の凄いところでもある．取りあえず，フぃーディングゾーンは，惑星と其の外側の惑星の領域に遠点

を持つ禁制帯より外側に近点をもつ楕円軌道の微原始惑星が其の惑星に合体集積するという説明ができた． 

次に，セレス位置に形成された火星サイズの原始惑星CERRAは，合体衝突エネルギーにより分化した惑星となる． 
問題は，その外側に合体集積した巨大質量惑星(ＪＵＰＩＴＥＲ)により，木星近点位置との会合周期毎にCERRAの

軌道から角運動量を奪い，CERRAの軌道を偏平化させて，木星と太陽の引力が釣り合う位置で惑星CERRAを断裂さ
せて，シューメーカー・レビ第九彗星の様に，CERRA断裂マントル片が，トレーン断裂片として同一軌道を廻る．此の時，質
量が大きいCERRAコア+残りのマントルは，エネルギー等分配の法則により周速度が減少して内側軌道となり，禁制帯位
置に踏みとどまった．マントル減少分だけコア/マントル比は他の内惑星の約ニ倍と成った．この計算と， CERRA断裂のメカ
ニズムは，ポスター発表時に示す．御討議と御鞭撻をお願い申し上げます． 

[3]種子彰月形成仮説(マルチインパクト仮説) Sep.2014 P1-22旣本惑星科学会秋季講演会 
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月の起源・太陽系の起源,理論仮説で検証できるのは 

進化の複数の統一的な結果を利用した創造的推論（（AAbbdduuccttiioonn））だけである.  

Ｏrigin of Ｍoon, Ｏrigin ofＳolar Ｓystem, and Ｔheoretical Ｈypotheses can only be examined 
 by Ｃreative Ｒeasoning (Abduction) using  Ｍultiple Unified Ｒesultｓ of Ｅvolution. 

種子彰 TANEKO AKIRA, SEED SCIENCE Lab. 2019 -10月 

帰納法や演繹法では,初期状態を仮定しても再現実験が出来ないので検証が不能である. シミュレーショ

ンは一項目だけの結果を現状の結果と確認しているが,進化の複数の結果の全てを統一的に検証できない. 

具体的な一例として,ジャイアントインパクト仮説[2]のシミュレーションでは,火星サイズの分化した原

始惑星が地球に偶然と呼ぶほどの特別な角度と速度で衝突したと仮定しても, マントルだけの月が地球半

径Reの約三倍の位置に形成する事がやっとである.しかも衝突体は太陽系のフィーデング・ゾーンも示せず,

その恣意的な衝突速度と角度で必然衝突も示せていない.,現状の月位置エネルギー(60×Re)までの加速メ

カニズムとシミュレーションも出来ていない.更に月の偏芯も常に地球に向く理由も,月の表側だけに月の

海が形成される理由も説明できない.    ( Re:地球半径≒6400km)  [2] 1998 MONTEREY,LIFORNIA 

一方,マルチインパクト仮説[3]では,小惑星帯位置に形成された分化した火星サイズの原始惑星CERRA

が,其の後に形成された巨大質量惑星（Jupiter）の摂動により,約６億年かけでCERRA軌道が木星近点側に

偏平化して,木星と太陽の引力が一致する地点で潮汐断裂して,複数のトレーンマントル小惑星となり,同一

楕円軌道を一列に巡る. CERRAのコア＋残りマントルは,質量が大きいのでエネルギー等分配の法則で,周

速が低下し内側軌道に移動して水星となった.因みに水星のコア/マントル比は,他の地球型惑星の約２倍で

ある事も示せて,内惑星の同一成分比の起源も簡単に示せた.当然フィーデング・ゾーンも説明可能であり,

更には地球軌道との交点位置での必然衝突と相対角度36.45度と相対速度12.3km/sが理論仮説から計算で

きた．更には,月の軌道エネルギー(60×Re)も示せて地球マントルとマントル断裂片の衝突で地球コアの変

形も無く,地球マントルの射出による月の偏芯も説明できた, 地球マントルの欠損はアイソスタシーによ

る平均深度約4ｋｍの深海洋底(表面積の約７割)の起源と環太平洋弧状列島と背弧海盆,弧状海溝の起源も

説明できた．衝突でマントルに亀裂が形成され，上部マントルが低粘性化しプレートが移動し易くなり, 海

洋プレートと陸プレートの慣性モーメントのアンバランスと地球自転による偶力で, プレートの移動とト

ランスフォーム断層と環太平洋背弧凹海盆の下に海洋性凸プレートが潜り込み始めて，プレートテクトニ

クスの起源となった．巨大マントル断裂片の衝突の反対側には同時刻に衝撃波が伝達し，キンバーライト

パイプとダイヤモンド鉱山が形成される．ティチス海を形成した高緯度（ドレイク海峡付近）への衝突は

地軸傾斜の原因と成り,ミルーヌイ鉱山の起源であり，プレート駆動方向の急変の原因と成った. 熱対流駆

動力では説明不可能である. 地球マントルは内部程高密度なので,射出されたマントルだけの月は偏芯(約2

ｋｍ)する. 溶融した地殻付近のマントルで球形に再カバーされても高密度玄武岩は月表面近くに残存し

表側に隕石が衝突すると内部の黒い玄武岩が溶融流出し月の海と兎の紋様を形成した．偏芯した月は地球

と地球内部の共通重心の周りを巴回転し,重い部分が重心側に配置されて常に地球を向く原因となった． 

進化(由一の実験)の複数結果を統一的に説明できる項目が多い程，アブダクションでは真実と云える．

月の起源だけでなく地球<深海洋底の起源,プレートテクトニクスの起源や環太平洋孤状列島と背弧海盆と

孤状海溝は,ティチス海の起源とジャワ島やヒマラヤ孤状山脈とチベット高原の起源,リオデジャネイロ上

空のバンアレン帯の低下など>，更には太陽系<小惑星帯の起源や,分化した隕石の起源,更にはラブパイル

地殻天体(イトカワ・リュウグウ分化した岩石の集合)の起源や, ,冥王星の起源(最初のフライバイ)や水星コ

アリッチの起源>など，約16項目に亘る検証により,進化の結果を利用したアブダクションにより,”マルチ

インパクト仮説”[3]は検証できたと云える.    [3] 種子彰月形成仮説Sep.2014 P1-22日本惑星科学会 
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