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要旨

本論文は William B. McKinnon, Damon P. Simonelli, Gerald Schubert (1997)

‘Composition, Internal Structure, and Thermal Evolution of Pluto and Charon’

のレビューである.

冥王星は未だ探査機が到着しておらず未知の星である. また, 地球からの見かけ
の大きさが小さいため, さまざまな観測データから間接的に内部構造を推定する必
要がある. 内部構造を推定する上で有益な情報は密度である. その密度を得るため
には大きさと質量が必要であり, 冥王星–カロンの相互食と星の掩蔽を観測するこ
とでそれぞれ得ることができる. 密度を得ることで冥王星内部の大まかな組成が推
測できる. 現在観測データから得られている値は, 半径 ≤ 1180 km, 質量 12.79 ×
1024 g, 密度は約 1.85 g cm−3 である. 密度や太陽系元素存在度, その他の観測デー
タから推測すると, 冥王星のおもな材料物質は岩石および氷と考えられる. 太陽系
初期からあまり変化していないと考えられる彗星の組成から, 有機物が含まれる可
能性もある. 岩石は過去十分な時間流体の水と接しており, 水和していると考えら
れる. また水和した岩石核では十分な熱を得ることができず, 完全に脱水すること
もないと考えられる. そのため, 岩石成分は水和していると考えられる. 太陽系の
組成や冥王星形成領域の温度を考えると, 氷成分の大半が H2O の氷であると推定
される. 冥王星内部は, 熱的進化の過程と表面の揮発性氷が示す証拠から, 内部の
水氷が一度過去に融け分化していると考えられる. 具体的には, 中心の岩石核とそ
れを覆う厚さ ∼200–350 km の氷マントルに分かれているだろう. 岩石核の中心部
の温度は現在でも 1000 K を超え, 部分的に脱水していると思われる. 氷マントル
は, 伝導によって熱を運ぶ領域と対流によって熱を運ぶ領域とに分かれている. 氷
は密度の高い相へと相転移しているかもしれない. 相転移しているならば, 全体の
岩石/氷比の推定が下方修正されることになる. また, もし大量に相転移している
ならば, それに伴い氷マントルが収縮し地表面に圧縮地形ができているだろう. こ
のような予測やより正確な半径の値などは, 探査機の観測によって確認されると思
われる.

また, この McKinnon et al. (1997) を読む上で必要となった公転周期と系の半
径から総質量を求める式, 氷の相転移, 熱伝導方程式, 断熱温度勾配の式, 粘性と温
度に依存する場合の対流による熱流量の推定, 自由対流の線形安定性解析とその解
釈という背景知識について 6 章の詳説ノートにまとめた.
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第1章 はじめに

この論文では, McKinnon et al. (1997) をレビューし, そこで用いられている
データや手法を基に, どのように冥王星の内部構造が推定されているか検討する.

本論文の目的は, McKinnon et al. (1997) を誰もが読んで理解できるようになる手
引となることである.

冥王星はいまだに探査機が到着していない未知の部分の多い天体であり, それを
理解するためには既存のデータを様々な視点から分析することが求められる. また,

現在冥王星には NASAの打ち上げた New Horizonsが向かっており, 近い将来様々
なデータが得られ, 内部構造のデータと比較することが可能となる. McKinnon et

al. (1997) では複数の特徴的なモデルを考えており, より幅広い考察をしている.

そのため, 冥王星の内部構造を考える上で適しているだろう.

本論文の構成は, 続く第 2 章で 地上からの観測データとその利用方法を示し, 第
3 章ではそのデータを基に冥王星の構成物質を考える. 第 4 章で冥王星の内部構造
について, 熱的および物質的側面から考察する. 第 5 章は McKinnon et al. (1997)

の背景や物理の理解を助けるための詳説ノートである.
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第2章 冥王星の観測データ

冥王星の内部構造を推測するために有力なデータは密度である. 以下に観測デー
タから大きさと質量を決定する方法について述べる.

2.1 観測データ
地上からの観測によって現在様々なデータが得られている. 表面温度は 40 ～ 50

K で, 表面の主な組成は H2 と N2 , 大気の主な組成は N2 である. また冥王星には
カロン, ニクス, ヒドラという 3 つの衛星があり, 半径と質量の推定に役立ってい
る. 表 2.1 には冥王星軌道の特徴を示す.

これらのデータは様々な推定に用いられている. たとえば, 太陽との距離からは
冥王星の組成が主に岩石と氷であることがわかる. 離心率が大きいことからは, 太
陽からの距離が時間によって著しく変化し, 季節ごとに大気の圧力が大きく変化し
ていることがわかる.

表 2.1: 冥王星軌道の特徴
太陽との平均距離　 5,906,380,000 km (39.482 AU)
離心率 0.2488
自転周期 6.387 地球日
カロンの公転周期 6.387 地球日
冥王星の公転周期 247.92 地球年

　

2.2 大きさ
冥王星の大きさは, 冥王星とカロンの相互食と冥王星による他の星の掩蔽という

2 つの現象を観測し間接的に求められている. それは冥王星は地球からの見かけの
大きさが非常に小さく (<0.1 arcsec) 暗いため, 望遠鏡による撮像のデータから直
接大きさを決定するのは困難なためである. 以下にその方法について述べる.
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(1) 冥王星–カロンの相互食

相互食とは, 冥王星とカロンが地球と一直線上に並び冥王星がカロンを隠す, も
しくはカロンが冥王星の前を通過し重なって見える現象のことである. 冥王星–カ
ロン系は見かけの大きさが小さく, 点光源として観測される. そして, この現象中
は観測される冥王星–カロン系全体の光量が減ることとなる. そのため,この現象を
観測して得られる光度曲線から減光が始まってから回復が始まるまでの時間を計
測し, これとカロンの速度の積をとることで冥王星の大きさが推定できる (図 2.1).

図 2.1: 1987 年 5 月 22 日にUniversity of Texas McDonald Observatory で観測された冥王星と
カロンの相互食時の光度曲線. 縦軸は, 食が起こっていない時の冥王星とカロンの光の強さを合わ
せたものを 1 としている. 横軸は, 世界標準時刻を表している. (Young et al. 2000 の図を改編)

(2) 冥王星による他の星の掩蔽

掩蔽とは, 冥王星が地球と恒星との間に位置し, 恒星を隠す現象のことである.

この現象によって, 地球に恒星からの光を遮った冥王星の影ができる. その影の広
がりを観測することで, 冥王星の大きさを求めることができる. ただし, 大きさを
求めるためには冥王星の影ができると予測される地域の周辺数か所で同時に観測
することが必要である. より多くの地点で観測することで, より正確な値が得られ
る. 図 2.2 は観測から求めた冥王星の影の軌跡の一例である.

また, 冥王星による恒星の掩蔽時に得られる光度曲線からも冥王星の大きさが推
定できる. 掩蔽の光度曲線の一例を図 2.3 に示す. この場合, 点光源である恒星を
冥王星が隠している時間と冥王星の速度の積をとり求める. 掩蔽時の光度曲線を
みるとなだらかに減光していることがわかる. これは, 冥王星の大気の影響と考え
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図 2.2: 2002 年 7 月 22 日の星の掩蔽時の冥王星の影の軌跡. 星印は観測地点である. (European
Southern Observatory による図; 2002 年 7 月 22 日の掩蔽)

られる.

また, よく光度曲線をみると “ひざ” と呼ばれる傾きが変わる特徴が見られる.

このことには 2 つの原因が考えられる. 1 つは, 冥王星大気のある地点で温度勾配
(dT/dr) の傾きが急となる部分が存在する, つまり冥王星のある高度で大気の温度
が急上昇することである. もう 1 つには, 冥王星の下部大気に不透明なもやが存在
することが考えられる. 同じ光度曲線でも, どちらの原因なのかによって導かれる
半径は変化する. 温度勾配の変化による影響の場合にはより大きい半径となり, も
やによる影響の場合にはより小さい半径となる. それは, 温度勾配の急な変化によ
る場合には光度曲線の底の範囲が冥王星の影に相当することになるが, もやによる
場合には冥王星本体の影に加えもやの影に相当するためである. どちらが原因か
によって, 冥王星半径の推定値が大きく変化する.

表 2.2 には, 1986 ∼ 1995 年の間に推定された冥王星とカロンの半径を示す. こ
の表 2.2 の冥王星の半径の範囲は 1135 ∼ 1203 km にある. しかし, この広い範囲
ではまだ密度の推定に大きな幅が生じる. この幅は, 大気構造モデルの不定性から
くるものである. それを解消するため, 大気構造モデルを考える. 冥王星の表面に
存在する窒素氷の 2.15 µm 帯の吸収スペクトルデータを用いると, そのプロファ
イルから得られる表面温度は 40 ± 2 K である. 冥王星大気の主成分は N2 であ
り, 表面の圧力はこの表面温度における飽和水蒸気である約 60 µbar と推定でき
る. この圧力は, 掩蔽時の光度曲線で減光が始まった, 冥王星の中心から 1250 km

の位置 (1 µbar) から 4 スケールハイト下層に相当する. Stansberry et al. (1994)
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図 2.3: 冥王星による星の掩蔽時の光度曲線. 矢印 a が “ひざ” である. 縦軸は, 観測している恒
星が隠される前の光の強度. 横軸は, 世界標準時刻 10:35:50 からの経過時間. (Elliot and Young
1992)

によってモデル化された最も厚い対流圏モデルを参考にすると, 冥王星の中心から
1198 km に位置する対流圏界面から 20 ∼ 40 km 下層まで対流圏が伸び, 地表に達
することとなる. よって, 冥王星の半径は ≤1180 km であると考えられる.
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表 2.2: 掩蔽と相互食から推定された冥王星とカロンの半径
参考文献 冥王星の半径 カロンの半径 系の密度

(km) (km) (g cm−3)
Walker (1980) >600
Binzel et al. 発見 (??)
Dunbar and Tedesco (1986) 1150±50 750±50 1.6±0.2
Reinsch and Pakull (1987) 1100±70 580±50 2.1±0.5
Tholen et al. (1987) 1145±46 642±34 1.84±0.19
Tholen and Buie (1987) 1122.7±20 (±3.5)a 599.7 ±20 (±5.8)a 1.991±0.09 (±0.018)a

Tholen and Buie (1988) 1142±9 596±17 2.065±0.047
Elliot et al. (1989) <1143±20 (もや)
Eshleman (1989) 1180±23 1.88±0.18
Hubbard et al. (1990) ≈1180 ≈1.9
Tholen and Buie (1990) 1151±6 593±13 2.029±0.032
Elliot and Young (1991) >601.5
Elliot and Young (1992) <1181 (もや) >1.88

1206±11 (dT/dr)b 1.77±0.33
Young (1992) 1191±20c 642±11c 1.80±0.02c

Millis et al. (1993) <1180±5 (もや) >1.8±0.1
1195±5 (dT/dr)b 1.78±0.09

Reinsch (1994) 1137±7 584±5 2.03±0.03
1152±7d 592±5d

Young and Binzel (1994) 1164±23 621±21 1.87±0.12
1179.5±23.5d 629±21d

Buratti et al. (1995) 1155±20 612±30
a 形式誤差
b 正の温度勾配を仮定
c Young et al. (1994) で報告されたものと同じ
d Null and Owen (1996) の軌道長半径で計算しなおしている
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2.3 質量
冥王星とカロンの質量は運動の観測から求められる. この手法では,まず冥王星–

カロン系の総質量が求まり, 系の重心の位置を観測することで個々の質量が得られ
る.

系の総質量は, 観測から得た両天体間の距離とカロンの公転周期を基に, 次式か
ら求めることができる (詳説ノート (6 章) の 6.1 を参照).

r3

T 2
= G

M + m

4π2
(2.1)

M と m は天体の質量, r は天体間の距離, T は公転周期, G は万有引力定数であ
る. この式 2.1 はケプラー第三法則を表している. この式で得られる総質量を冥王
星とカロンの重心までの距離の比で分割すると, 冥王星とカロンそれぞれの質量が
求められる.

ただし, 冥王星–カロン間の距離や重心の位置は観測によって多少ずれがあり, 導
かれた質量には不確定性がある. 表 2.3 に Young et al. (1994) と Null and Owen

(1996) による推定質量とその他のパラメータを示す.

表 2.3: 系の総質量パラメータ
Young et al. (1994) Null and Owen (1996)

軌道長半径 (km) 19,460±58 19,662±81
系の総質量 (g) 14.32±0.13 × 1024 14.76±0.18 × 1024

冥王星/カロン質量比, MC/MP 0.1566±0.0035 0.124±0.008
冥王星質量, MP (g) 12.38±0.12 × 1024 13.14±0.18 × 1024

カロン質量, MC (g) 1.94±0.04 × 1024 1.62±0.09 × 1024

　

2.4 密度
半径 1140–1180 km の範囲に限定した場合, 冥王星の密度は 2.15–1.75 g cm−3

の範囲となる. この密度は水の密度 1 g cm−3 と比べて著しく高く, 冥王星は岩石
成分に富んでいると考えられる.
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第3章 冥王星の構成物質

この章では, 上記の推定密度範囲を基に冥王星の構成物質について考察する. 太
陽系外縁部の小さな質量の天体を構成する主な成分として考えられるものは, 岩石
と氷である. また, この他にも有機物が存在する可能性もあり, それについても考
察する.

3.1 岩石
冥王星内部の岩石組成を考える上で, まず岩石が水和しているかどうかを考察す
る. 水和の程度によって岩石の密度は大きく変化し, 氷が占める体積の推定が大き
く変化するためである. もし, 冥王星の岩石成分がすべて水和しているならば, 氷
成分は低密度の ice I が主要となり水氷の占める割合は低くなる. 冥王星内部の岩
石は, 以下の 3 つの理由から現在水和していると推定される.

(1) 冥王星形成後十分な時間があり, 内部で水と混ざり合っている岩石は水和した
と考えられる.

(2) 冥王星の分化過程に伴って水氷は溶け, 岩石は中心に向かって沈んでいくが,

そのときに岩石は水和すると考えられる.

(3) 水和した岩石からなる核では, 完全な脱水が起こるほど十分な加熱が起きず,

すべての水を放出できないと考えられる.

冥王星の水和岩石には, 原始木星星雲に関する Prinn and Fegley (1981) が導い
た理論的な凝縮物 (PF 岩石; 標準状態で質量の 6.1% が H2O で ρ = 3.26 g cm−3)

を考える. 水を十分に含んだ CI 炭素質コンドライト (CI 岩石; 標準状態で質量の
15.7% が H2O で ρ = 2.77 g cm−3) は, 放射壊変熱によって核の 80% が 500 K を
超える温度となることを考えると冥王星岩石の全体の組成としてはありえそうに
ない. 実際 CI 岩石を構成するジプサムとエプソマイトはこの温度でも十分に脱水
する. また 40K が太陽組成と同じだけ含まれていると考えれば, 核の中心温度は
1500 K に達する. それによって, 核の内側の CI 岩石は完全に脱水することにな
り, 岩石核全体としては PF 岩石と似たような組成となるはずである.
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3.2 氷
氷を形成する元素の中で, 太陽系存在度が大きいものはH と O である. また, 冥

王星形成領域の温度は ∼40 K であり, C, N 化合物からなる氷の凝縮温度よりも
高い. よって, 主な氷は水氷であると考えられる. 水氷を考える上で重要なことは
相転移による密度の変化である. 水氷は圧力と温度の変化によって相転移し, ice–I,

ice–II, · · · と状態の変化に伴って密度が ∼10% づつ増えていく. これは, 相転移し
ない場合の密度変化 ∆ρ/ρ = α∆T ∼ 10−4K−1∆T に比べて非常に大きい. ここで,

α は熱膨張係数, ρ は密度, ∆ρ は密度変化, ∆T は温度変化である. そのため, ど
の相の氷がどのように配置されているかによって全体の岩石/氷比は大きく変わる
こととなる.

水氷以外の揮発性の氷 (C, N など) については, 岩石/氷比に対する影響だけを
考えることとする. 観測データでは冥王星表面には揮発性の氷が存在しているこ
とがわかるが, それ自体は少ないと考えられえる. また, 冥王星が分化していると
すると, 結果として揮発性の氷は表面に集中すると考えられ, 氷の流動特性を考え
る上でも無視できるためである.

　　

3.3 有機物
冥王星に有機物が含まれているとすれば, おそらく難揮発性のものである. 星間
分子雲の星誕生領域では, かなりの量の炭素が難揮発性の有機物として存在してい
る. また, 太陽系初期からあまり変化していないと考えられる彗星にも不揮発性の
有機物が豊富に含まれている.

ハレー彗星から検出されたダストには, 難揮発性の有機物である CHON 粒子が
分子数比で∼30% 含まれていた. さらに ∼30% は CHON 粒子とケイ酸塩の混合
物と推定される. CHON 粒子が岩石よりも密度が低いと考えると, ダスト中の有
機物の質量は全体の ∼1/3 ほどと考えられる. 氷成分も考慮すれば, 彗星核の有機
物の質量分率は 10% 程度である. これを岩石/氷質量比が 70/30 の冥王星に当て
はめれば, 有機物の質量分率は 20% ほどとなる.

多くの有機化合物の密度は 1 g cm−3 程度で, 重いアスファルトでは 1.1 ∼ 1.5 g

cm−3 である. 以下で内部構造への有機物の寄与を考える場合, これらの密度の幅
を考える.
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第4章 冥王星の温度分布と内部構造

4.1 分化
冥王星はおそらく分化していると考えられる. その根拠について, 熱的進化と揮

発性物質の存在から議論する.

4.1.1 熱的進化

冥王星が初期に未分化だったとしても, 長寿命放射性核種の壊変熱によって氷が
溶け，水が上昇し, 岩石成分が沈降することとで分化が起こると考えられる. 実際
にその壊変熱で, 後の図 4.1 で示すように, 対流の効果を考えた場合でも冥王星内
部の温度は 1500 K まで上昇し，氷の融点を上回る．固体対流によって温度上昇が
氷の融点以下に抑えられる可能性も未分化な冥王星に対しては低い. それは, 氷に
岩石が混じると氷の流動性が著しく低下するためである.

また, 分化が不完全な状態で終わることも考えにくい. 一部分化した冥王星の内
部構造は, 上から順番に氷の上部マントル, 未分化な氷と岩石の下部マントル, し
めった岩石の核となる. 下部マントル自体は対流可能であるが, 大きな密度差があ
る上部マントルと混ざることができないと考えられる. 上部マントルは十分薄い
ため, 伝導によって熱を運ぶか, 対流したとしても下部の一部にとどまる. これら
の対流層の境界では伝導によって熱が運ばれる. 伝導による熱輸送の効率は対流よ
りも低く, 放射壊変熱により冥王星内部はより一層暖められる. この影響で下部マ
ントルの境界層の氷が溶け, 更に分化が進む. 結局, 冥王星全体が分化することに
なる.

4.1.2 揮発性物質の存在

冥王星の表面が現在でも揮発性の氷に覆われていることから, 間接的に冥王星が
分化していることがわかる. 揮発性の氷の供給源として考えられるのは, 有機物と
集積時に水氷に吸着した揮発性ガスである. もし有機物が供給源であるならば, 水
氷が溶け熱水となり有機物を分解する必要がある. また, 吸着ガスが供給源の場合
にも, 結局は水氷が融けることが必要である. 集積時にはアモルファスであった水
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氷に吸着した揮発性ガスは, 水氷が結晶化する上でも開放されずにクラスレートに
取り込まれるだろう. 実際に, アモルファス氷に吸着するガスとクラスレートが取
り込めるガスの量は似たようなものである. したがって, どちらにしても冥王星が
分化する必要があるのである.

4.2 岩石核と氷マントルにおける熱進化の素過程
分化している冥王星は, 主に氷マントルと岩石核に分かれていると考えられる.

ここでは核と氷マントルに分けて, その熱進化の素過程を考えていく.

4.2.1 岩石核

岩石核の長期的な熱進化の数値モデルを図 4.1 に示す. このモデルではケイ酸塩
に含まれる長寿命放射性核種 40K, Th, U の壊変熱を唯一の熱源として考える. 水
氷が融け核と分離した時刻を t = 0, この時刻における温度を核の圧力下での氷の
融点である 250 K とした. 温度分布の進化は以下の熱伝導方程式から求める. (詳
説ノート (6 章) の 6.3 を参照).

∂T

∂t
=

1

ρC

1

r2

∂

∂r

(
kr2∂T

∂r

)
+

H

C
(4.1)

ここで t は時間, k は熱伝導率, ρ は密度, H は単位質量あたりの熱発生量, C は比
熱である. t = 1 Gyr までは一見中心部で対流しているような温度分布に見えるが,

図 4.1: 冥王星の核の伝導的な熱進化モデル. t = 0 で 均一の温度 250 K から始めている. T >
1450 K では熱伝導率を高くとり固体対流の影響を表現した.
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実際は対流していない. これは, 伝導による熱輸送の効率が悪く, 熱が運ばれるの
に著しく時間がかかり, 核全体で一様に温度が上昇しているためである. また, 核
の中心の温度が 1500 K にも達しており, 核の中心部の岩石は完全に脱水している
可能性がある.

また, 1500 K ほどで融点の低い FeS は融解し, FeS の中心核ができている可能
性もある. 核内部で FeS が融けた場合, 比較的に密度の高い FeS は中心に向かっ
て沈んでいくだろう. それにより, 冥王星の岩石核も分化している可能性がある.

4.2.2 氷マントル

冥王星の氷マントルの温度分布は上部は伝導的, 下部は対流的になっていると考
えられる. 表面に近い氷マントルの上部は冷たく粘性が高いため, 伝導によって熱
を運んでいるだろう. 表面の揮発性の氷は熱伝導率が水氷よりも 1∼2 桁小さく,

冥王星のような薄い表面であっても熱流を遮り内部の温度を大きく上昇させる可
能性がある. 温度が高いほど水氷の熱伝導率は低下するため, 表面の揮発性氷の保
温効果が起こると内部の温度はさらに上昇することが考えられる. このような効
果を考慮し伝導的な温度分布を考えた場合, 氷マントルの途中で氷の融解曲線と交
差する. そのため, 氷マントルの下部は対流している可能性が高い.

対流は以下のレイリー数がある一定値を超える領域で起こる (詳説ノート (6 章)

の 6.6 を参照).

Ra =
gαρD3∆T

ηκ
(4.2)

ここで D は流体層の厚さ, ∆T は断熱の温度低下分を差し引いた層全体での温度
差, η は氷の粘性率である. レイリー数が臨界値 (一般的に 103 のオーダー) を超
える場合には対流が起こる. このレイリー数を基に氷マントルを伝導領域と対流
領域とにわけ, 上部の伝導領域を流動学的リソスフェアと呼ぶ事とする.

一般的に, 対流領域の温度分布は以下の断熱温度勾配に従う (詳説ノート (6 章)

の 6.4 を参照)).

dT

dr
= −αTg

C
(4.3)

g はその場の重力加速度である. C は冥王星内部の水氷に関して≈ 1.5×(T/200 K)

kJ kg−1 K−1 で, g ∼80 cm s−2である. そこから導かれる冥王星の断熱温度勾配は
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| dT/dr | ≤ 0.01 K km−1 である. つまり, 氷マントルの対流領域は基本的に等温
とみなすことができる. また, 時間による温度変化も小さいと考えられる. その理
由は, 以下の式で表される対流領域の熱流量を考えることで得られる.

Fconv ∼ 0.1Ra1/3k
∆T

D
(4.4)

この熱流量の式に含まれる数値の中で最も温度依存性が高いものは以下で示され
る粘性率である.

η(T ) ∝ eQ∗/RT (4.5)

Q∗ は支配的な流動機構に関する活性化エネルギー, R は気体定数である. これら
の式から, 対流の場合温度が上昇すればそれに伴い粘性率が大きく低下し, 熱流量
は大きく上昇する. そして熱流量が上昇すれば, それに伴い内部の温度上昇が抑え
られることとなる. 結果温度変化が抑制される.

現在の冥王星の氷マントルの温度分布モデルの一例を図 4.2 に示す (詳説ノート
(6 章) の 6.4 を参照).

図 4.2: 冥王星の氷マントルに関する温度構造モデルの図 (太線) で, 簡単化のため純粋な ice–I の
みを考えている; Ts は表面温度, Tad は等温な内部の断熱温度 (Friedson and Stevenson 1983 の図
を改編)
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4.3 現在の温度分布と内部構造

4.3.1 現在の温度分布

これまでの議論をもとに, 現在の冥王星の温度分布の一例を図 4.3 に示す. モデ
ルを考える上で, Young et al. (1994) と Null and Owen (1996) で求められた質
量 (表 2.3) の平均 12.76 × 1024 g と 1180 km という半径, そしてそこから得られ
る密度 1.85 g cm−3 を用いた. また, 熱流量は定常状態より 50% 大きいと仮定し,

表面温度は 40 K とした. 6.5 で用いた極値の仮説を上部境界層に導入し, Mueller

and McKinnon (1988)で与えられたニュートン粘性則を用いると, 断熱温度 Tad は
≈230 K と推定される. 一方, 下部境界層と上部境界層の平均温度によって断熱温
度が決まるとすると≈205 K となる. ここではこれらの中間温度 ' 220K を断熱
領域の温度 Tad として用いた. 図 4.3 の温度分布は, 幾何学的な違いはあるものの
先に議論した図 4.2 の特徴を示している. 伝導領域で温度勾配が一定ではなく曲
がっているのは, 熱伝導率が温度に依存することが主な原因である.

また, この Tad ≈220 K での温度・圧力分布では, 下部境界層において ice I–ice

II 相境界に達する. この相転移はクラペイロン勾配が正 (dT/dP = ∆V/∆S > 0)

であるため, これより温度が高く薄い氷マントルの場合には氷は全て純粋な ice I

となり, より温度が低く厚い氷マントルの場合には ice I–ice II 混合層ができるこ
とになる. 更に氷マントルが十分に厚ければ, その内部で ice I–ice II–ice III 三重
点に達する可能性もある. その場合, 断熱曲線は三重点に達した後 ice II–ice III 境
界に沿って降下していくだろう.

図 4.3: 分化した冥王星モデル (ρ = 1.85 g cm−3) における水氷マントルと外核の温度 (実線) と
圧力 (点線) の分布.
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4.3.2 現在の内部構造

図 4.3 に対応する内部構造モデルを図 4.4a に示す. 今後はこのモデルを参照モ
デルと呼ぶことにする. 比較のため, 同じ平均密度を持った未分化の場合のモデル
を図 4.4b に示す. 分化モデルの岩石/氷比は, 岩石に水和している分の H2O を氷
成分に含めて計算した場合, およそ 65/35 となる. 一方, 未分化のモデルでは様々
な氷相が存在し, 岩石/氷比は相対的に低い. ただし, 冥王星内部の P–T の範囲で
はクラスレートは安定である. そのため, 未分化の冥王星の氷はクラスレートを形
成しているだろう. その場合クラスレートと水和岩石が均一に分布したモデルと
なる.

冥王星の密度が低い場合, ice IIが構造に大きく関わっている可能性がある. たと
えば, Millis et al. (1993) で許容された最大の半径 1200 km とYoung et al. (1994)

の最小の質量 14.19 × 1024 gという冥王星を考える. ここから導かれる密度は 1.70

g cm−3 となる. この密度から考えられる分化した冥王星の構造モデルを図 4.5a に
示す. 特徴は ice II の多さで, 体積では全体の 50% を超える. このモデルの熱流量
は定常状態と等しいと仮定しており, そのためより ice II が増えている. ice I–ice

II 相転移はリソスフェアの内部まで達している. 密度の高い ice II が大量にある
ため, 岩石の質量分率は ≈0.52 ほどとなる.

図 4.4: 半径 1180 km と質量 12.76 × 1024 g を採用した場合の冥王星構造モデル. (a) 図 4.3 で
図示されたモデルに対応した分化した場合の構造であり, 現在最もありえそうな配置である. (b)
同じパラメータを使った未分化の構造. 岩石成分は完全に水和している (CI 岩石). このモデルで
は (a) のように Ts = 40 K で熱流量が現在の定常状態での量よりも 50% 多いと仮定している. 後
者は氷リソスフェアの厚さに依存している. 岩石分率は (a) よりも小さく, より冷たい浅めの内部
に ice II が豊富に存在することになる. 図 4.3 と 図 4.4 との比較のため, 深い対流層の温度は 220
K で固定しており, 氷相の可能な範囲を図示する上で役に立つ. もし内部温度が ≥193 K であった
ならば, ice–V に富んだ層は除外される. もし氷がクラスレートを形成しているならば, 氷は全て相
転移していないだろう. 岩石の質量分率はここでは無水岩石を基に計算している.
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図 4.5: (a) 図 4.4a に似た構造モデル. ただし Millis et al. (1993) の最大の半径と Young et al.
(1994) の質量を仮定している; Ts は 40 K で熱流量は現在での定常状態である. 氷マントルの大部
分がより密度の高い ice II という点で, この低密度の冥王星モデルはトリトンと似ている. (b) 中
間の密度の冥王星構造モデル (ρ = 1.85 g cm−3) であるが, 大量の有機物を含んでいる. 有機物が
惑星全体の平均よりも密度が高い場合を除き, (無水) 岩石の質量分率は有機物がない場合よりも大
きくなるはずである.

内部構造に対する有機物の影響を考察するため, 有機物の質量分率を ∼0.2 とし,

密度を 1.5 g cm−3 とした構造モデルを図 4.5b に示す. このモデルの岩石/氷比は
∼70/30 であり, 参照モデルよりも大きい. ただし CHON 様の物質の状態方程式
は知られていないため, 単純に PF 岩石と水氷, 有機物の質量収支で計算している.

表面温度が変化すると内部の温度も変化し ice II の占める割合が増えるため, 岩
石/氷比に影響を及ぼす. その影響を示したものが図 4.6 である. ここでは水氷と
岩石成分のみを考慮している. 半径は 1150 km, 1175km, 1200 km の 3 つの場合
を仮定し, 比較のため冥王星に似ていると考えられるトリトンのモデルも示す. 熱
流量は現在の定常状態とし, 内部の対流領域の温度を 185 K から 235 K の範囲と
した. 質量は MP = 12.79 × 1024 g とした.

図 4.6 から, ある表面温度に達すると岩石の質量分率 ms が急激に増加するのが
わかる. これは ice I–ice II の相転移が対流層で起こるようになるためである. 表
面温度が冷たい場合には対流層は ice II のみであるが, 表面温度の上昇に伴って熱
伝導率の低い ice I が現れる. そのため内部の温度はさらに上昇し, ice II の量の減
少を促す. その結果, 冥王星岩石の質量分率は大きく上昇することとなる.

実際の冥王星は高い表面温度の場合に近いと考えられる. それは, 表面の熱伝導
率が低い氷の影響で有効表面温度が上昇していることと, 熱流量は定常状態での
値よりも高く結果的に表面温度を上昇させた場合と同じ効果が得られることによ
る. また, 図 4.5a のように ice II に富んだ状態になるためには氷マントルの冷却



第 4章 冥王星の温度分布と内部構造 20

図 4.6: 異なる半径の分化した冥王星モデルとトリトンに対する表面温度 Ts の効果を考慮した無
水岩石の割合 (岩石/岩石 + 水氷). MP は 12.79 × 1024 g. 冥王星の半径と選ばれた Ts それぞれ,
またトリトンのそれぞれの Ts で, Ms の取り得る範囲が存在する. それは陰で示されており, 氷マ
ントルの対流領域の温度に依存している

とそれに伴う全体の収縮が起こるはずである. しかし, このことを示す表面の圧縮
地形などの地質学的証拠は, 冥王星に似た天体であるトリトンではまだ見つかって
いない.
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第5章 まとめ

今までの冥王星に対する考察は, 以下のようにまとめられる.

冥王星は未だ探査機が到着しておらず, また地球からの見かけの大きさが小さい
ため, その内部構造を推定するためにはさまざまな観測データをうまく利用する必
要がある. 内部の組成を考える上で有益な情報は密度である. その密度を得るため
には大きさと質量が必要であり, 冥王星–カロンの相互食と星の掩蔽を観測するこ
とでそれぞれ得られる. それらの観測から得られているデータは, 質量が 12.79 ×
1024 g, 半径は 1160から 1180 km, 密度は 1.85から 1.95 g cm−3 である. 密度やそ
の他の観測データから, 冥王星は主に岩石と氷でできており, 岩石/氷比が約 60/40

と岩石に富んでいると推定される.

また, 冥王星は分化していると考えられる. 熱的進化モデルの数値計算では, 長
寿命放射性核種の壊変熱により冥王星内部の水氷は融ける. また, 表面の揮発性氷
が存在するためには, 水氷に吸着したガスが開放されるか有機物が変質する必要が
ある. そのいずれも水氷が融けることが必要になる. そして水氷が融けることに
よって冥王星が分化することとなる.

岩石は, 過去十分な時間流体の水と接しており, 水和岩石の核では完全に脱水す
るほどの熱が得られないことを考えると現在も水和していると考えられる. ただ
し, 中心の温度が高温になることを考えると, 全体的な組成としては水和の程度が
小さく, 原始木星星雲に関する Prinn and Fegley (1981) が導いた理論的な凝縮物
(PF 岩石; 標準状態で質量の 6.1% が H2O で ρ = 3.26 g cm−3) のようなものと考
えられる. 氷は太陽系原子存在度や冥王星誕生領域の温度を考えると H2O が主と
考えられる. また, 太陽系初期からあまり変化していないと考えられる彗星の組成
には有機物が多く含まれており, 冥王星にも有機物が存在する可能性がある. その
場合, 惑星全体に対する有機物の質量分率がは ∼ 0.2 ほどに達し, 岩石核と氷マン
トルの間に有機物の層を形成すると考えられる.

岩石核はおもに伝導によって熱を運んでおり, その中心部の温度は 1500 K にも
達する. そのため, 中心部では完全に脱水しており, 場合によっては FeS の中心核
ができているかもしれない. 氷マントルは伝導によって熱を運ぶ領域と対流によっ
て熱を運ぶ領域とに分かれている. 岩石/氷比の推定に大きな影響を与える ice II
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の量は, 冥王星の実際の半径と長期的な表面の有効温度などに依存するため詳しく
はわかっていないが, 今後の探査機ミッションによって明かされるはずである.
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第6章 詳説ノート

6.1 公転周期と系の半径から総質量を求める式
ここでは, 本文中に出てきた公転周期と系の半径から総質量を求める式 (2.1) を

導く. まず, 位置ベクトルが ra である質量 m の天体 A と, 位置ベクトルが ra で
ある質量 M の天体 B との相互運動を考える.

r = ra − rb とすると, 天体 A と天体 B それぞれの運動方程式は以下に示すと
おりである.

mr̈a = G
mM

|r|3
r (6.1)

M r̈b = G
mM

|r|3
(−r) (6.2)

この 2 つの式それぞれ m と M で割り, 差を取ると次の式を得る.

r̈ = G
m + M

|r|3
r (6.3)

これは, 位置ベクトルが r である単位質量が原点にある質量 m + M から万有引
力を受けている場合の運動方程式に等しい.

万有引力と遠心力とが釣り合っている円運動の場合, 運動方程式は以下のように
表わされる.

G
m + M

|r|3
r = ω2 r (6.4)

角速度 ω を周期 T であらわすと本文中の式 (2.1) が導かれる.

r3

T 2
= G

M + m

4π2
(6.5)

6.2 氷の相転移
我々がよく知っている H2O の氷は圧力と温度によって構造が変化する. 高温・

低圧の状態ではよく目にしている氷, ice I の状態で存在しているが, 圧力を加える,
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もしくはより低温にすると ice II, ice III· · · と相転移していく. 図 6.1 は圧力と温
度に関する氷の状態図である. L は液体, ローマ数字は氷の相を表している. 破線
で描いた境界は, まだ十分に調べられていない推定の相境界を示している. 点線は,

準安定な層境界である. 圧力の単位を本文中の MPa に直すと 1 kbar = 100 MPa

である. 冥王星の水氷領域の圧力が ∼200 から 300 MPa, 温度が 40 K から ≈235

Kであることを考えると, 冥王星の水氷成分としては ice I と ice II そして ice III

が考えられる.

図 6.1: 氷の状態図. 破線はまだ十分に調べられていない推定の境界線を表す. 点線は一つの相が
そのまま隣の領域へ準安定につながっていることを表す. (N.H.Fletcher 著 前野紀一 訳『氷の化
学物理』第 2 章より改編)

6.3 熱伝導方程式
ここでは, 本文中に出てきた熱伝導方程式とその領域での発熱温度上昇を組み合
わせた式 (4.1) を導く. 系は, y 軸, z 軸方向に一様と仮定する.

まず以下のように物理量を定義する.

T 温度 C 比熱
F 単位時間, 単位面積辺りの熱流量 k 熱伝導率
Q 熱量の変化 ρ 密度
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座標 xを持つ x軸に垂直な単位面積を通過する単位時間当たりの熱流量 F (x, t)

は温度勾配に比例する.

F (x, t) = −k
dT

dx
(6.6)

上記の単位面積と, 座標 x + ∆x を持つ単位面積に挟まれた微小体積の単位時間当
たりの熱量変化は, 入ってくる熱流量と出ていく熱流量との差を取ることで以下の
ように表わされる.

Q = F (x, t) − F (x + ∆x, t)　 (6.7)

したがって, ∆t だけ経過した時の座標 x の温度変化は以下のよう表わされる.

T (x, t + ∆t) − T (x, t) =
Q∆t

ρ∆xC
(6.8)

この式に (6.7) を代入すると以下の関係が得られる.

T (x, t + ∆t) − T (x, t) = −F (x + ∆x, t) − F (x, t)

ρ∆xC
∆t (6.9)

∆x → 0 と∆t → 0 の極限を取ると以下の関係が得られる.

ρC
∂T (x, t)

∂t
= −∂F (x, t)

∂x
(6.10)

この式に (6.6) を代入することで, 以下の式が得られる.

ρC
∂T

∂t
=

∂

∂x

(
k
∂T

∂x

)
(6.11)

系が球対称の場合には, 以下のような熱伝導方程式が導かれる. ここで r は中心か
らの距離, ∆r は微小な距離間隔である.

4πr2∆rCρ
∂T

∂t
= −4πr2k

∂T

∂r
(r) + 4π(r + ∆r)2k

∂T

∂t
(r + ∆r)

∂T

∂t
=

1

ρC

1

r2

∂

∂r

(
kr2∂T

∂r

)
(6.12)

また, この微小区間での発熱による温度上昇を考えると, 本文の (4.1) が得られる.

∂T

∂t
=

1

ρC

1

r2

∂

∂r

(
kr2∂T

∂r

)
+

H

C
(6.13)
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6.4 断熱温度勾配の式
ここでは, 本文中に出てきた断熱温度勾配の式 (4.3) を導出する. そのため以下

のように物理量を定義する.

G ギブスの自由エネルギー ρ 密度
P 圧力 CP 定圧比熱
V 比体積 α 体積熱膨張係数
S エントロピー g 重力加速度
U 内部エネルギー r 中心からの距離

ただし, V , α, CP については, 各物理量と以下のような関係がある.

V =
1

ρ
(6.14)

α ≡ 1

V

(
∂V

∂T

)
P

= −1

ρ

(
∂ρ

∂T

)
P

(6.15)

CP ≡ T

(
∂S

∂T

)
P

(6.16)

ギブスの自由エネルギー G を, 内部エネルギー U と圧力 P , 温度 T , エントロ
ピー S, 体積 V を使って表す.

G = U + PV − ST (6.17)

また, この全微分は以下のように示される.

dG = V dP − SdT (6.18)

等圧, 等温の場合, それぞれ以下のような関係が示される.(
∂G

∂T

)
P

= −S (6.19)(
∂G

∂P

)
T

= V (6.20)

熱力学関数が, 独立変数で 2 階偏微分をする場合には微分をとった順番によらな
いことを利用すると, 以下の関係が得られる.[

∂

∂P

(
∂G

∂T

)
P

]
T

=

[
∂

∂T

(
∂G

∂P

)
T

]
P

−
(

∂S

∂P

)
T

=

(
∂V

∂T

)
P

(6.21)
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得られた方程式はマクスウェルの関係式と呼ばれるものの 1 つである. この式に
(6.15) を代入すると以下の式を得る.(

∂S

∂P

)
P

= −α

ρ
(6.22)

また, エントロピー S の全微分は以下のように示される.

dS =

(
∂S

∂T

)
P

dT +

(
∂S

∂P

)
T

dP = 0

(
∂T

∂P

)
S

= −

(
∂S
∂P

)
T(

∂S
∂T

)
P

(6.23)

(6.16) (6.22) をこの式に代入すると以下の式を得る.(
∂T

∂P

)
S

=
α

ρ

T

CP

(6.24)

ここで, 静水圧平衡の式を考える.

dP

dr
= −ρg (6.25)

(6.24) とこの式より断熱温度勾配の式が導かれる.

dT

dr
= −αTg

CP

(6.26)

6.5 粘性と温度に依存する場合の対流による熱流量の
推定

熱流量 F と氷マントルの対流領域の断熱温度 Tad との関係を次のように導く.

表面温度が与えられている系で, 熱流量 F の関数として断熱温度 Tad を求める.

その関係は式 (4.4) を用いて表される. ここでリソスフェアと上部境界層の境界温
度を Tl, 核の表面温度をとし, ∆T ≈ Tc − Tl, T ≈ (Tc + Tl)/2 とする. ただし, 下
部境界層は上部境界層と比べ温度が高く粘性率が低いため, 非常に薄いと考えられ
る. そのため, 粘性率を 0 に近づけると下部境界層の厚さは 0 に近づき, 対流領域
の温度 Tad と核の表面温度 Tc が等しくなる. これより熱流量と断熱温度との関係
は以下のように表される.

F ∼ 0.1Ra1/3k
Tad − T l

D
(6.27)
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ここで, Ra はレイリー数, k は熱伝導率, D は対流層の厚さである. この式は式
(4.2) と (4.5), そして Tl を決めるために, 与えられた Tad に対して熱流量が最大の
値をとるという仮定 (極値の仮定) ををすることで求めることができる. これらの
過程によって求めた値から図 4.2 を推定している.

6.6 自由対流の線形安定性解析とその解釈
ここでは木村 (1983) を基に自由対流の線形安定性解析と本文中に出てきたレイ
リー数 Ra (4.2) の解釈について考える.

自由対流の線形安定性解析を考える上で, まず限られた厚さでの垂直対流の運動
方程式と連続の式, 熱伝導方程式から対流の起こりやすさを表すレイリー数を求
め, 次に密度成層流体のエネルギー方程式から擾乱の発達・減衰を考える.

6.6.1 自由対流の線形安定性解析

ある限られた厚さ D の流体層を考える. 流体層の流速が 0 の状態を基本場とし,

流体層に人工的な擾乱を与え, その時間進化を見ることで対流するかどうかを考え
る. 基本場の温度 TB は時間変化せず, z のみに依存する. その温度勾配 Γ は一定
とし, 流体層の上面と下面の温度を一定に保つ. 簡単化のため x–z 平面での循環の
みに着目し, 流体の密度変化の表現にはブシネスク近似を用いる. ブシネスク近似
とは, 流体を非圧縮流体とし圧力による密度変化を無視する近似のことである.

この解析に用いる物理量を以下のように定義する.

T 温度 u 流速の x 成分
TB 基本場の温度 w 流速の z 成分
P 圧力 κ 熱拡散率
PB 基本場の圧力 ν 動粘性係数
ρ 密度 g 重力加速度
ρ0 基本場の密度 α 熱膨張係数
D 流体層の厚さ s 時間

ただし, それぞれ以下の関係がある.

ρ′ = −ραT ′ (6.28)

ν =
η

ρ
(6.29)
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“ ′ ” をつけた量は以下のように基本場からのずれを表す.

T = TB(z) + T ′

P = PB(z) + P ′

ρ = ρ0(z) + ρ′

u = u′

w = w′ (6.30)

また, 系は以下の基本方程式に従う.

・ナヴィエ・ストークスの式

∂u

∂s
+ u

∂u

∂x
+ w

∂u

∂z
= −1

ρ

∂P

∂x
+ ν∇2u (6.31)

∂w

∂s
+ u

∂w

∂x
+ w

∂w

∂z
= −1

ρ

∂P

∂z
− g + ν∇2w (6.32)

・熱伝導方程式

∂T

∂s
+ u

∂T

∂x
+ w

∂T

∂z
= κ∇2T (6.33)

・連続の式

∂u

∂x
+

∂w

∂z
= 0 (6.34)

まず, ナヴィエ・ストークスの式について考える. 基本場におけるナヴィエ・ス
トークスの式は以下に示すとおりである.

− 1

ρ0

∂PB

∂x
= 0 (6.35)

∂PB

∂z
= −ρog (6.36)

(6.36) は静水圧平衡の式を表わしている. 上式と (6.30) を使い, 基本場から微小変
化した場合のナヴィエ・ストークスの式は以下に示す通りである.

∂u′

∂s
+ u′∂u′

∂x
+ w′∂u′

∂z
= − 1

ρ0 + ρ′
∂(PB + P ′)

∂x
+ ν∇2u′ (6.37)

∂w′

∂s
+ u′∂w′

∂x
+ w′∂w′

∂z
= − 1

ρ0 + ρ′
∂(PB + P ′)

∂z
− g + ν∇2w′ (6.38)
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これらの式を線形近似すると以下の関係が得られる.

∂u′

∂s
= − 1

ρ0

∂P ′

∂x
+ ν∇2u′ (6.39)

∂w′

∂s
= − 1

ρ0

(
1 − ρ′

ρ0

)
∂(PB + P ′)

∂z
− g + ν∇2w′

= − 1

ρ0

∂P ′

∂z
+

(
g − ρ′

ρ0

g

)
− g + ν∇2w′

= − 1

ρ0

∂P ′

∂z
− gαT ′ + ν∇2w′ (6.40)

また, 基本場の温度 TB(z) は上に行くほど低くなるので Γ ≡ −dTB/dz > 0 とす
ると, Γ は一定なので熱伝導方程式 (6.33) は以下に示すとおりである.

∂(TB + T ′)

∂s
+ u′∂(TB + T ′)

∂x
+ w′∂(TB + T ′)

∂z
= κ∇2(TB + T ′) (6.41)

この式を線形近似すると以下の関係が得られる.

∂T ′

∂s
− w′Γ = κ∇2T ′ (6.42)

境界条件は以下のとおりである.

z = 0, D で u = 0, w = 0, T ′ = 0 (6.43)

この境界条件の下で, (6.39), (6.40), (6.34), (6.42) を満足する 1 つの解は, 流体層
全域で以下が成り立つことである.

u = 0, w = 0, T ′ = 0, P ′ = 0 (6.44)

この静止解は, dTB/dz > 0 の場合には成り立つものの, dTB/dz < 0 の場合には実
現するとは限らない. それは, 鉛直対流に対する解 (6.44) が場合によって不安定
になることがあるためである. したがって, 人工的に擾乱を与え, それが時間とと
もに減衰し静止解に近づくかどうかを調べ, 解の安定性を吟味する作業が必要であ
る. そこで, 境界条件 (6.43) のもとに基礎方程式 (6.39), (6.40), (6.34), (6.42) を
満足する非静止解を人工的に与えた擾乱を考える.
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u = ∂ϕ/∂z, w = −∂ϕ/∂xという時間に依存する流線関数を導入し, (∂/∂z)(6.39)

−(∂/∂x)(6.40) から以下の関係を得る.

∂

∂s
∇2ϕ = −gα

∂T ′

∂x
+ ν∇2∇2ϕ

gα
∂T ′

∂x
= −

(
∂

∂s
− ν∇2

)
∇2ϕ (6.45)

この式を (αg∂/∂x)(6.42) に代入し, 以下の ϕ に関する方程式を得る.(
∂

∂s
− κ∇2

) (
∂

∂s
− ν∇2

)
∇2ϕ = gαΓ

∂2ϕ

∂x2
(6.46)

ここで以下のようなスケーリングを導入する. 時間は, 拡散時間 d2/ν を単位と
して s = (d2/ν)t, 長さは D を単位として (x, z) = D(ε, ζ), 流線関数は ν を単位と
して ϕ = νφ と示す. これらはすべて無次元数となる. これらの関係を (6.46) に
代入すると, 以下の φ に関する無次元の方程式が得られる.(

∂

∂t
− P−1

r ∇2

) (
∂

∂t
−∇2

)
∇2φ = Gr

∂2φ

∂ε2
(6.47)

Pr はプラントル数, Gr はグラショフ数と呼ばれる無次元数で, それぞれ以下のよ
うな関係をもつ.

Pr ≡ ν

κ
(6.48)

Gr ≡ gαΓD4

ν2
(6.49)

この Pr と Gr の積がレイリー数 Ra である.

Ra ≡ GrPr =
gαΓD4

κν
(6.50)

また, Γ = ∆T/D より, 本文中のレイリー数 (4.2) の形となる.

Ra =
gαρD3∆T

ηκ
(6.51)

時間的に変化しない場合, (6.47) は以下のように表わされる.

∇2∇2∇2φ = Ra
∂2φ

∂ε2
(6.52)

実験の経験より, 流れの分布は水平方向に繰り返すため, その形に似せて φ を以下
のように置くこととする.

φ = Φ(ζ) sin kε (6.53)
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これを (6.52) に代入し以下の式を得る.(
d2

dζ2
− k2

)3

Φ = −k2RaΦ (6.54)

(6.43) より, この式の境界条件を考える. ∂φ/∂ζ = 0 より, u は dΦ/dζ = 0 と書け
る. ∂φ/∂ε = 0 より, w は ζ =0, 1 で φ が一定であることを要求する. これらは,

φ = 0 であれば満たされる. また, T ′ = 0 であれば ∂T ′/∂ε = 0 であるので, (6.45)

より ∇2∇2φ = 0 を得る. まとめると, 境界条件は以下の通りである.

ζ = 0, 1 で Φ = 0,
dΦ

dζ
= 0,

(
d2

dζ2
− k2

)2

Φ = 0 (6.55)

簡単化のため, 上記の dΦ/dζ = 0 の代わりとして d2Φ/dζ2 = 0 を用いることとす
る. これは, 個体面で流体がスリップするような仮想的なものである. この条件を
用いると, 境界条件 (6.55) は以下のように修正される.

ζ = 0, 1 で Φ = 0,
d2Φ

dζ2
= 0,

d4Φ

dζ4
= 0 (6.56)

このとき, Φ0 を定数として, 以下の式は上記の境界条件を満足する.

Φ = Φ0 sin nπζ (n = 1, 2, 3 · · ·) (6.57)

この Φ を (6.54) に代入すると以下の式を得る.(
d2

dζ2
− k2

)3

Φ0 sin nπζ = −k2RaΦ0 sin nπζ (6.58)

−{(nπ)2 + k2}3Φ0 sin nπζ = −k2RaΦ0 sin nπζ (6.59)

上式より, (6.57) が解となるためには, ζ の波数 n と ε の波数 k との間に以下の関
係が成り立つことが必要である.

k2Ra = {(nπ)2 + k2}3 (6.60)

Ra =
{(nπ)2 + k2}3

k2
(6.61)

このレイリー数 Ra が最小となる波数 k を臨界波数 kC , そしてその場合のレイ
リー数を臨界レイリー数 RaC と呼ぶ. n = 1 とした場合, 臨界波数と臨界レイリー
数はそれぞれKC = π/

√
2 ≈ 2.22, RaC = (27/4)π4 ≈ 657.5 1 である.

1ただし, 簡略化のために用いた境界条件 (6.56) より, この値は現実的な値とは少しずれる. 境
界条件 (6.55) を使用した計算結果では, RaC ≈ 1708, kC ≈ 3.117 となる.
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境界条件 (6.55) での n = 1 の場合の流線関数は, (6.57) を (6.53) に代入して以
下のようにあらわされる.

φ = Φ0 sin πζ sin kε (6.62)

k = kC 付近の流れの分布は y 軸方向に沿った軸を持つロールケーキのような構造
となっている. この一つ一つを細胞と呼ぶこととする.

次に擾乱の運動エネルギーの時間変化に着目する. 擾乱のエネルギーは浮力の
なす仕事によって増加し, 流体の粘性によって減少する. つまり浮力の仕事が大き
ければ発達し, 粘性の仕事が大きければ減衰する. これを調べるため, まず密度成
層流体のエネルギー方程式を導く.

運動方程式の移流行 (非線形項) は以下のように表わされる.

(q · ∇)q =
1

2
∇(q · q) − q × (∇× q) (6.63)

また, 粘性項は非圧縮の流体の場合以下のように表わされる.

∇2q = −∇× (∇× q) (6.64)

これらを用いて, 運動方程式は以下のように表わされる.

∂q

∂s
+

1

2
∇(q · q) − q × (∇× q)　　　　

= − 1

ρ0

∇P + αgT ′k − ν∇× (∇× q) (6.65)

ただし k は鉛直向きの単位ベクトルである. q·(6.65) と連続の式 ∇ ·q = 0 より以
下の式を得る.

∂

∂s

(
1

2
q · q

)
+

1

2
∇ · {q(q · q)}　　　　　　　　　

= − 1

ρ0

∇ · (Pq) + αgT ′w − νq · {∇ × (∇× q)} (6.66)

また,ベクトル解析の公式 ∇·(A×B) = B ·(∇×A)−A ·(∇×B)より A = ∇×q,

B = q とおけば以下の関係が得られる.

q · {∇ × (∇× q)} = −∇ · {q × (∇× q)} + (∇× q) · (∇× q) (6.67)

この関係を使うと (6.66) は以下のように書きなおすことができる.

∂

∂s

(
1

2
q · q

)
− αgT ′w + ν(∇× q) · (∇× q)

= −∇ · {1

2
q(q · q) +

P

ρ0

q − νq × (∇× q)} (6.68)
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ここでガウスの定理を用いる.∫
V
∇ · AdV =

∫
S
A · ndS (6.69)

対流の 1つの細胞を V と考えると, 表面 S の流れは S に沿っているためq ·n = 0

となる. また S 上では q× (∇× q) は n と直交しているので,
∫
V (6.68)dV にガウ

スの定理を適用すれば右辺は消える.

∂

∂s

∫
V

1

2
q · qdV =

∫
V

αgT ′wdV − ν
∫

V
(∇× q) · (∇× q)dV (6.70)

この式に ρ0 をかけたものが, 流れが V 内で閉じている場合の密度成層流体のエ
ネルギー方程式である. 左辺は運動エネルギーの変化, 右辺第一項は浮力による仕
事, 第二項は粘性によるエネルギーの散逸を表している. x–z 平面での 2 次元の対
流運動では運動エネルギーの変化は以下のように表わすことができる.

K ≡
∫

V

ρ0

2
q · qdV =

∫
V

ρ0

2
(u2 + w2)dV (6.71)

また, 粘性によるエネルギーの散逸は以下のように表わすことができる.

E ≡ µ
∫

V
(∇× q) · (∇× q)dV = µ

∫
V

(
∂u

∂z
− ∂w

∂x

)2

dV

= µ
∫

V
(∇2ϕ)2dV (6.72)

人工的に与える擾乱の形として, (6.62) を拡張したものを考える.

ϕ = A(s) sin nπ
z

D
sin kx (6.73)

1 波長の中に細胞は 2 つあるので, 半波長だけ (6.71) を積分すると以下のように
表わされる.

K =
ρ0

2

∫ D

0
dz

∫ π/k

0
dx


(

∂ϕ

∂x

)2

+

(
∂ϕ

∂z

)2


=
ρ0

4
D

π

k
A2

{
k2 +

(
nπ

D

)2
}

(6.74)

また, 同じく半波長だけ (6.72) を積分すると以下のように表わされる.

E = µ
∫ D

0
dz

∫ π/k

0
dx

(
∂2ϕ

∂x2
+

∂2ϕ

∂z2

)2

=
1

4
D

π

k
µA2

{
k2 +

(
nπ

D

)2
}2

(6.75)
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浮力のなす仕事を計算するためには T ′ を ϕ を用いて表さなければならないので,

w = ∂ϕ/∂x として (6.42) を解くこととする. ここでは簡単化のため (6.42) の左
辺第一項を無視し, 以下の式を考える.

Γ
∂ϕ

∂x
= κ∇2T ′ (6.76)

この式に (6.73) を代入すると以下の関係を得る.

T ′ = − k

k2 + (nπ/D)2

AΓ

κ
sin nπ

z

D
cos kx (6.77)

よって浮力のなす仕事は以下のように表わされる.

B = ρ0αg
∫ D

0
dz

∫ π/k

0
dxT ′w

=
ρ0

4
D

π

k

αgΓ

κ
A2 k2

k2 + (nπ/D)2
(6.78)

ここで ∂K/∂s = B −E に (6.74), (6.75), (6.78) を代入し ρ0 で割れば以下の式が
得られる.{

k2 +
(

nπ

D

)2
}

dA2

ds
=

αgΓ

κ

k2

k2 + (nπ/D)2
− ν

{
k2 +

(
nπ

D

)2
}2

 A2 (6.79)

この式に先ほどものと同じスケーリングを導入すれば, 以下の無次元のエネルギー
方程式が得られる.

{
k2 + (nπ)2

} dA2

dt
=

[
Ra

k2

k2 + (nπ)2
− {k2 + (nπ)2}2

]
A2 (6.80)

この式によれば浮力のなす仕事は Raに比例するが,粘性によるエネルギーの拡散は
基本場の密度成層によらない. そのため Raが小さい場合は浮力が擾乱を発達させよ
うとする作用よりも粘性による減衰のほうが大きく,対流は発達しない. Ra が大き
くなればその逆となり,擾乱が発達することとなる. このとき, Ra = {k2+(nπ)2}3/k

であれば, 2 つの作用が釣り合い, 擾乱の振幅は時間的に変化しないこととなる.

6.6.2 レイリー数の解釈

レイリー数がなぜ対流の起こりやすさを表しているのか理解するために, 流体層
の間を熱が運ばれる特徴的な時間に着目した解釈の方法を示す．
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伝導によって熱が運ばれる特徴的な時間 tcond は, 熱伝導方程式 (6.12) を使い以
下のように表される.

∂T

∂t
= κ

∂2T

∂x2

T

tcond

≈ κ
T

D2

tcond ≈ D2

κ
(6.81)

ここで, T は温度, κ は熱拡散率, D は熱が運ばれる距離である. また, 対流によっ
て熱が運ばれる特徴的な時間 tconv は, 代表的な流速を求めることで得られる. そ
の速度は流体塊の運動を考えることで求める. 浮力と粘性力がつりあっているとす
ると以下の関係が成り立つ.

ηS
vconv

r
≈ ∆ρV g (6.82)

ここで vconv は半径 r の流体塊の速度, η は粘性率, S は表面積, ∆ρ は密度差, V

は体積, g は重力加速度である. この関係より, vconv は以下のように表される.

4πr2η
vconv

r
≈ 4

3
πr3g∆ρ

vconv ≈ r2∆ρg

η
(6.83)

これより, 流れが厚さ D を横切って熱を運ぶ時間は以下のように示される.

tconv =
D

vconv

≈ η

Dα∆Tρg
(6.84)

ただし, ここで流体塊の典型的サイズを流体層の厚みに等しいとし，r = D と近似
した．

この 2 つの時間の大小関係を調べることで対流の起こりやすさを考える. 伝導/

対流の時間の比がより大きければ, 対流で熱を運びやすく, 小さければ対流で熱を
運びにくいと考えられる. 実際に比を取ると以下のように示される.

tcond

tconv

=
gαρD∆T

η

D2

k

=
gαρD3∆T

ηk
(6.85)

これはレイリー数に対応しており, その値が対流の起こりやすさを表していること
がわかる.
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ここでは, ここでは冥王星の内部構造について記述されているMcKinnon et al.

(1997) の III 節 A までの全訳を掲載する．

冥王星とカロンの内部構造のモデルから、その系の全体的な岩石/水氷の質量比
が 60/40 を超えることが示されている。この比率は ≤ 1180 km の冥王星の半径
に基づいており, それは, 相互蝕の結果や 40 K の表面氷と蒸気圧平衡にある N2

大気と調和的である. 60/40 という岩石/氷比は, 反応速度論的に完全に抑制され
ている外部太陽系の組成の, 現在最も良い宇宙化学的な推定値に近い。従って冥王
星とカロンの岩石/氷比は, 外部太陽系での太陽中心の集積と, もしかすると, 氷の
損失 (より氷に富んだ惑星の衛星であり、氷を失った可能性は低い) と調和的であ
る. その系の岩石/氷比の宇宙化学的な意味を最大限引き出すため, 岩石成分の鉱
物学や化学, 岩石や水氷に加えてもっともらしい成分について, 分化の度合い, 熱
的状態 (伝導か対流) に着目する. 厳密に言うと未解決の問題だが, 我々は冥王星
がおそらく分化したと主張する. 現在の冥王星の熱的な帰結について直接導かれ
る; すなわち水氷マントルの下部は比較的大きくて, 伝導によって冷えている岩石
の核 (半径 ∼800–900 km) から, 熱流によって固体の状態で対流るはずだ. 追加成
分 (水ではない氷, 有機物) の割合をただひとつのデータ (密度) によって制約する
ことは出来ないが, そのような成分があると, 一般的に岩石/水氷比の推定値が増
大する. 我々はこの系の炭素の量の重要性を強調する. もし冥王星で初めに彗星の
化学組成があり. ハレー彗星が代表と見なせるならば, 難揮発性の CHON のよう
な有機化合物が冥王星の質量の∼20% を占めるかもしれない (そして容量分析は
もっと重要である). 冥王星は厚さ ∼100 km の, 軽いものから重いものまで含んだ
有機物のマントルを持っている可能性がある. 一方, 冥王星が分化していない場合
には, その氷がクラスレートでないならば, 内部の ice–II 層の成長によって十分な
収縮が起こったはずで, 今日では内部活動が見られないかもしれない. カロンの熱
史は, 冥王星と比較すれば控えめである; その岩石の割合が小さいので, 大きな衝
突だけがカロンの分化を引き起こすだろう (しかし, そのような分化は原始の冥王
星やカロンでは起こっていたかもしれない). しかし, カロンは土星や天王星の中
型の氷衛星 (同じような大きさや密度) に匹敵するものではあるが, 地質的活動が
起こっていないかもしれない. なぜならば, それらの規則氷衛星は共鳴状態におけ
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る潮汐加熱や冥王星とカロンでは微成分に過ぎない低融点の氷に有利な点を持っ
ているからである. 上記のより良い理解に対する障害や, 発展への見込みについて
議論されている.

7.1 はじめに
我々がまだ間近で見たことがない太陽系の天体である冥王星とカロンの内部の
構造と進化について研究するのは珍しく見えるかもしれないが, それを行う明確で
支持できる理由がある. 主に地球からの遠隔観測によって, 我々は冥王星やカロン
の特性についての知識を得ている. 表面や大気の組成のような特徴は確かに重要
である. しかし, それらの知識は分かっていないし, 大量の内部の組成が分かった
からといって必ずしも解明されるわけではない. 内部構造モデルは役に立つ. なぜ
ならば, もしもっともらしい成分が特定できるなら, 全体の化学 (バルク化学) を制
約することができるからである. 言い換えると, 起源についての基礎的な制約とい
える, 宇宙分化論的な重要性があるので, その化学は非常に興味深い. 熱進化の計
算によって, 構造モデルに必要な関係が得られる. たとえば, 冥王星やカロンが分
化するかしないかということについて扱うことである. それらはまた, どのように
表面の組成が内部の組成と関連しているのか, それらの組成が時間とともに進化し
ていったか示す.

冥王星は、極めて魅力的で特別な世界である. それは, 小さく, 氷でできており,

巨大惑星の氷衛星と直接比較できるが, 氷と岩石でできた新たな天体の分類を定義
している. 冥王星は, 土星や天王星のどの中型の衛星よりも大きい. しかし, エウロ
パやカリスト, タイタンよりは小さい. 冥王星は, おそらく昔からそうであったが,

独立した太陽を公転する天体で, それ故に, これらの衛星と比べて, 集積熱や放射
壊変熱, 潮汐加熱による異なる混ぜ合わせがあったと考えられる. 組成的に, 冥王
星 (とカロン) が外部太陽系の深部 (カイパーベルト領域) の代表とみなせる. そし
て, 衛星が巨大惑星星雲に集積するときに大抵起こる, 熱化学的な著しい変質 (収
縮) を経ていないと予想する.

冥王星は完全に独特ではない. 氷惑星の中にいとこを持つ. 海王星のトリトン
である. 冥王星とトリトンは, 大きさや密度, 表面の組成が似ており, そしてそれ
は, トリトンの傾いた逆行軌道はこの天体が捕獲起源であることを示している (

McKinnon et al. 1995 を比較のこと). おそらく, これらの 2 つの世界はもともと
の起源も類似している. もちろん, これらは同一ではない. なぜなら, これらの発
生は著しく分岐しているからである; おそらく, トリトンは捕獲後の軌道の潮汐に
よる円形化の間に, 内部の破局的な加熱を経験してきた. これに対して, 冥王星は
一回の十分に巨大な衝突をうけ, 連星になったと考えられる. 従って, トリトンに
は冥王星について教えてくれる, 多くの教訓がある. しかし, 我々はどのように間
違った解釈になるかということについてもまた, 理解する必要がある.
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この章では, 我々が冥王星とその衛星の内部構造について合理的に推測できるこ
とについてレビューする. ただし, 基本的なパラメータとモデル化の方法の不確定
性に留意する (II. 節). これは, 一定の歴史を持った研究範囲であり, そしてすでに
2 度レビューされている (Simonelli and Reynolds 1989; Stem 1992). なので, 研究
の歴史については詳しくは述べない. それよりはむしろ, 我々の目的はこの主題を
最新のものにし, 現在の (mid–1990s) 見地を与えることであり, 冥王星の起源と外
部太陽系への意義を強調する. 我々はまた, 冥王星やカロンのおよその熱史の概要
について, III. 節で示している. それは, 内部エネルギーのもっともらしい起源の
推定と, 氷/岩石衛星がどのように熱輸送をするかの標準的なモデルに基づいてい
る. 我々は, 冥王星とカロンが将来の宇宙探査機ミッションにおいてどのように観
測されるか推測するため, 上記の全てを用いる. 最後に, これらの遠く, おぼろげに
しか分かっていない世界の内部構造と進化の関する無知を克服するため, 必要なこ
とについて述べる (IV. 節).

7.2 構造のモデル化
半径と質量が与えられた構造モデルの計算は, ある面では素直な問題である. 一

度制約された成分の組を選び, 状態方程式 ρ(P, T ) (密度 ρ を状態変数の圧力 P と
温度 T に関連付ける) がそれぞれの成分に利用可能であるならば, 成分の内部配置
を推測でき, その全体にわたって静水圧平衡の式を積分することができる. 例とし
て, 表面から始めて, 中心まで積分できる. もし選ばれた総計の質量が正しくなかっ
た場合は, 収束が起こるまで再配置をして, 計算しなおす. 実際には, これは微妙な
問題かもしれない. なぜならば, 半径方向の温度分布 T (r)が繰り返し計算するご
とに変わるかもしれないからである. 冥王星とカロンの場合, 内部の配置や鉱物学
の独立した地震学的な情報がない. そのため, 妥当な選択をするための努力が行わ
れている (例えば、Freud [1965] の p.32 を見よ). 一方, 限られた量の情報しかそ
のようなモデルから正確に引き出すことが出来ない. なので, すべてについて正し
く知ることは重要ではない. この節では, 構造モデルに入っていく背景の情報につ
いて詳細に議論する. そのことによって, 読者は “どこがみそなのか” が解る. 先
を読みたいと思う読者は, III. 節へ直接行ってもよい. そこでは, 冥王星やカロン
の内部の構造や熱進化が紹介され, 議論されている.

A. 半径と質量の制約

構造を計算する上で主要なデータは, 質量と半径である. 冥王星やカロンのこ
れら (質量と半径) を決定するために多大な努力がなされてきた. その理由は, 地
球から見るこれらの系の見せかけのサイズが非常に小さいこと (< 0.1 arcsec) や,

相対距離が非常に小さいこと (< 1 arcsec) である. 後者は, 系の質量を決定 (重
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心を決定することによって互いの質量もわかる) するのに必要である. Binzel と
Hubbard による章で詳細に議論されているように, 1985 年に相互食と相互通過が
始まり, 続いて 1988 年の 6 月 9 日の星の掩蔽がおきて (冥王星とカロンの半径と
質量が) わかり始めた. 表 I に, 過去 12 年分かそれ以上の年に亘って行われた, 冥
王星やカロンの半径,そして冥王星–カロン系の密度の推定をまとめてリストアップ
している. 初期の解析の後, パーセントレベルの正規誤差が達成され (Tholen and

Buie 1987),有用な構造モデルを作ることが可能となった. (McKinnon and Mueller

1988; Simonelli et al. 1989; Stern 1988 と比較のこと).

表 I から分かるように, 引き続いて起こった相互イベントの解析 (Tholen and

Buie 1988, 1990; Buie et al. 1992 と比較のこと) によって, 冥王星の大きさの推
定値は Tholen and Buie (1987) のものよりも少々大きくなった. しかし, これら
は冥王星–カロン系の若干大きい軌道長半径 (19, 640 ± 320km) が焼きなおされた
(Beletic et al. 1989). そして, その系の密度は少しずつ上方修正された (長半径
での変化によるのではなく, データセットが増えたことによる). 1988 年の星の掩
蔽の詳細な解析によって, 異なった描像が得られた. Elliot and Young (1992) や
Millis et al. (1993) のどちらでも, 冥王星はもっと大きく, 従って相当に密度が小
さい可能性があるということが見出された. 掩蔽のデータには, 異なった解釈がさ
れている. 特に, 掩蔽の光度曲線における “ひざ” が Elliot et al. (1989) で発見さ
れたのは, 低部大気に光を吸収するもやがあるか, 熱逆転, すなわち高度ごとの正
の温度勾配 (dT/dr > 0) であるためのどちらかである. 後者はより大きい半径を
与える (Yelle と Elliot の章を見よ).

独立したデータに基づいた, Reinsch et al. (1994) や, Young and Binzel (1994),

Buratti (1995) による更なる相互イベントの解析は, Tholen and Buie (1990) の冥
王星の半径の結果をかこんでいる. これら新しく決定された最初の 2 つは、修理
前のハッブル宇宙望遠鏡 (HST) の画像 (Null et al. 1993)に基づいた系の長半径
に補正されたものである. この長半径, 19, 405± 86km は, Beletic et al. の値より,

およそ 1.2% 小さいが, 誤差の中で一致している. HST の測定は, Null and Owen

(1996)によって修正された (修理前の画像をまだ基にしていたにもかかわらず). そ
して, 現時点では Beletic et al. の値と一致している (表 II). Reinsch et al. (1994)

や Young and Binzel (1994) の半径がそれへと再補正されると, もともとの不確定
性も含めると, 相互イベントの解析を基にした冥王星の半径が 1135 km から 1203

km と範囲されることがわかる; Buie and Tholen の章も見よ. Millis et al. (1993)

の “世界的な” 掩蔽の分析 (完全な掩蔽の跡のデータセットに基づいており, 特定
の長半径の値に縛られていない) により, 硬い 1σ で上限が 1200 km 冥王星の半
径が示される.

冥王星のこれらの半径の推定の違いの解決へ前進するため, 惑星大気の理解の向
上が必要である. これは, 第二の星の掩蔽を必要とする, これを理解するための主
要な方法として, 冥王星表面の固体の窒素氷の 2.15µm 帯のスペクトル検証がなさ
れた (Owen et al. 1993). 続いて, この帯からの氷の温度、40 ± 2K の決定がなさ
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れた (Tryka et al. 1994). 蒸気圧を考慮することで, 冥王星の大気がトリトンのよ
うに主に N2 からなっており, その温度から表面の圧力が 60µ bar 付近と直接決
定できる. これは, 掩蔽が始まる中心から 1250 km で, 圧力が 1µ bar の位置から
4 スケールハイト下層である. しかし, 60µbar と一致する物理的な半径は, 下部大
気の温度分布によっている. 正の dT/dr が下部大気に存在していなければならな
い. それは単純に, 表面が上部大気より冷えているというだけである (光度曲線の
説明しようとすると, もやもまた存在している [Lellouch 1994; Stansberry 1992 の
議論と比較のこと]). さらに, 1988 年の掩蔽の解析では検出不可能であったが, 表
面付近の対流圏 (負の dT/dr である) もまた存在するかもしれない (Stansberry et

al. 1994). 数十 µbar の大気は Stansberry et al. によってモデル化された最も厚い
対流圏モデルと対応する. そのモデルでは 1198 km に位置する対流圏界面の下に
20km ∼ 40km 対流圏が伸びている. 従って, 我々は今後, この章でのより大きな
(1200 km 半径の) 冥王星を扱うが, 存在する証拠を見ると冥王星の半径が ≤ 1180

kmであることを示している. 場合によっては 1160 kmより小さい. 修理後の HST

の写真からの, 最新だが予備の直接的な半径の測定は 1160 km である (Albrecht

et al. 1994). これはここでの推定と一致している.

相互イベントを解析することにより得られたカロンの半径の推定値は, ≈ 593km

(Tholen and Buie 1990; Reinsch et al. 1994によって再測定された)から629±21km

(Young and Binzel 1994 によって再測定された) の範囲にある. Elliot and Young

(1991) が, 1980 年のカロンによる星の掩蔽 (Walker 1980) を再解析し決定した
601.5–km という下限は, カロンにおける大気の効果によって信用できなくなると
いうことは考えられない (カロンに大気があったとしても非常に希薄,大まかに言っ
て < 1µ bar [Elliot and Young 1991]). よって, ここではそれ (601.5–km の下限)

を採用する. 従って, 相互イベントと星の掩蔽を基にした, カロンの半径の推定値
は, もともとの不確実性を考慮すると, 601.5 から 650 km の範囲であることがわ
かる (表 I). 修理後の HST の画像から予備的な直接の半径の測定をした. フィル
ターを用いて得た∼ 630から∼ 650km という値 (Albrecht et al. 1994) は, この
範囲 (601.5 から 650 km) の上限と一致している.

冥王星とカロンそれぞれの質量に関しては, 2 天体間の軌道長半径を測定するこ
とにより, ケプラー第三法則から系の総質量を得る. Young et al. (1994) による,

地上からの軌道長半径についての正確な測定は, Null et al. (1993) による修理前の
HST の画像を用いた値と一致していた. しかし, 上記で示したように, 後者は改定
されている (Null and Owen 1996). それから導かれる系の総質量は, もはや誤差の
範囲内で一致しない (表 II). しかしながら, これら 2 つの観測で得られる値から,

冥王星とカロンの個別の質量の最初に来る独立した制約が提供される. それは, 冥
王星の運動や, 冥王星–カロン系の重心に関する運動の測定から示される. Null et

al. (1993)によって≈ 0.08のカロン/冥王星質量比が見出され,その後, ≈ 0.12に更
新された (Null and Owen 1996). これに対し, young et al. (1994) によって少々異
なる値, ≈ 0.16とされた. 上記に由来する冥王星の質量は, この比に対し非常に敏
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感ではない (表 II). そのため, 冥王星の質量 MP は誤差∼ 5%の範囲で分かってい
る. 素直に考えれば, その状況はカロンにとって有益なものではない. そして, Null

and Owen (1996) と Young et al. (1994) は, カロンの質量 MC に異なる値を書い
ている. そうはいっても, 違いは 20% のオーダーにすぎない. 最新の地上からの撮
像によれば, 上記の低い値の質量比が与えられる (たとえば,≈ 0.10–0.13; Foust et

al. 1995). よって, 測定値は収束している (L.A.Young, 1996 私信).

宇宙分化論の観点から, 上記の冥王星とカロンの半径と質量の推定範囲から, 両
天体の密度の範囲を決定することができる (例えば, Young et al. [1994] の表 4 や,

Null and Owen [1996] の表 16 ). 1140 km から 1180 km の範囲で限定された冥王
星の半径に対して, しかしながら, 冥王星の密度 ρP は≈ 2.15から≈ 1.75g cm−3の
範囲となる (両者とも岩石に富んだ組成). カロンの密度 ρCは, 2.2 g cm−3(岩石に
富んだ組成) から≈ 1.3g cm−3(氷に富んだ組成) の範囲となる.

B. 組成

上記の密度の推定をもとにし, 太陽系天体のもととなる成分 (ガス, 氷, 岩石) と
いう観点から見ると, 冥王星とカロンは明らかに氷と岩石の混合体である. 主要な
氷は水氷である. なぜならば, 氷を形成するC, N, O といったものの中で, 酸素が
最も豊富に存在しているからである (例えば, Anders and Grevesse 1989 を見よ).

そしてこれから議論するように, C や N を含む氷は, おそらく太陽系存在度を代
表するものではない. これから取り上げる岩石は, より重い元素を含む相のすべて
を含んでいるものとする: ケイ酸塩, 酸化物, 硫化物, 金属, 塩, などである. 質量と
半径, その 2 つしか制約がないため, 冥王星やカロンを作るのに必要な氷と岩石の
量を解くことができる. しかし, 岩石と氷のタイプ, そしてそれらの内部配置は先
見的に決めざるをえない.

岩石

恣意的だがもっともらしい密度として, たとえば 3 g cm−3 の岩石を仮定して, 岩
石を含むどんな世界でも選ぶことができる. (そのように適当に決めるより) その
密度に由来した岩石/氷比についてより正確な記述をするため, また岩石と結合し
た水の量を追うため (それはかなりの量なはずである), 他天体の推定と比較するた
め, 単純に解析の不確実な部分から不確実性を減らすために, たいていの研究者は,

岩石のタイプに関する明確な鉱物学的モデルを用いることを選択する. そのような
モデルに関して, 正確な状態方程式が与えることができる (たとえば, Clark [1996]

やAhrens [1995], Robie and Hemingway [1995] のデータから). 豊富で明確な太陽
系組成のデータ (Anders and Ebihara 1982; Anders and Grevesse 1989)や, 外部
太陽系で凝結している物質の状態についての理論化学的, 反応速度論的モデル (た
とえば, Prinn and Fegley 1989; Fegley1993 やその中の参考文献を見よ), そして冥
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王星やカロンの模擬物質である膨大な数の隕石がある. カロン発見後のもっとも
初期の冥王星モデルでは, 岩石に関しては普通コンドライト組成のひとつが用いら
れていた (Lupo and Lewis 1979) 1. Simonelli et al. (1989) は更なるモデル化の際
に, これと同じ無水岩石の組成を採用し, 非圧縮の ρ= 3.66 g cm−3 の密度として
扱った.

McKinnon and Mueller (1988) は, ガニメデとカリストに対して岩石成分につい
ての早期の鉱物学なモデル化を行った (Mueller and McKinnon 1988). 彼らは 3 つ
の理由から, 冥王星内部の岩石成分について, 最初から無水のままであったり, 途
中で無水になるのは難しいと判断した.

(1) 暖かさという観点から見て, 地質学的な時間の間に密接に水氷と混じり合って
いる岩石が水和が起こるのに十分な温度である.

(2) もし冥王星が分化していたならば, 水氷は溶け, より重い岩石は中心に向かっ
て沈んでいっただろう. そして, この液体の水との接触によって, 当然の結果
として水和物が形成されただろう (そして,以下に記す通り,酸化物も)(Lewis

1971).

(3) 水和した岩石の核では, 完全に脱水し, すべての流体を吐き出すのに十分な熱
を得ることができない.

それゆえに, McKinnon and Mueller (1988) では今日の冥王星のもっともらしい
組成として, 無水岩石のタイプを考えなかった (III. 節 B にて, 冥王星が実際, ど
ちらとも決めにくいこと示すが). かれらは代わりに 2 つの水和岩石を選んだ. ひ
とつは組成的な模擬物質の CI 炭素質コンドライト (標準状態では, 質量の 15.7%

が水で ρ= 2.77 g cm−3である), 今後は CI 岩石と表記する, である. もうひとつは
原始木星星雲に関する Prinn and Fegley (1981) が導いた理論的な凝縮物 (標準状
態では, 質量の 6.1% が水で ρ= 3.26 g cm−3である), 今後は PF 岩石と表記する,

である.

PF 岩石は, 原始惑星の環境に関して計算された平衡化合物の集合である. しか
しながら, Lewis and Prinn (1984) と Prinn and Fegley (1981) それぞれでの原始
太陽系星雲と惑星星雲での凝縮物の違いにおける顕著なものは, 氷の割合ぐらい
である. それはここでは問題とならない. 一方, 外部太陽系で凝縮したり, 原始太
陽系星雲から引き継いだ岩石に富んだ物質は化学平衡にないと予想される (Prinn

1993; van Dishoeck et al. 1993); たとえば, ケイ酸塩鉱物の水和は反応速度論的に
抑制されていただろう (Prinn and Fegley 1989). しかしながら, そのような物質は
冥王星の内部で一度水和される時間や機会があっただろう. モデルにおける CI と
PF 岩石での選択については, この節の後半で議論されている.

1初期の研究者は大きく, 低密度で, メタンに富んだ冥王星モデルも強調していたが, 現在では使
われてはいない
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これらの岩石タイプの違いは重要であろうか. 核の大きさや熱流の定性的な制
約にとって, それらは決定的に重要というものではない. 一方で, 岩石/氷比にとっ
ては, より高い精度の組成を得ることが望ましい. もちろん, 水和鉱物内の水を分
けて勘定すれば, 無水の “残りかす” の密度が効果的に高い. したがって, 導かれた
乾燥岩石の質量比は, 初期の岩石タイプに関係なく事実上似たものとなるだろう.

しかしながら, 構造を計算する上で重要な効果とは, 手短に記載すると, 水氷の高
圧相に伴って生じるかすかなフィードバックである.

万全を期すため, Kargel (1991) が強く主張していることについて注目する. そ
れは, 特定の塩, 最も重要なものは MgSO4, は非常に水溶性が高く, 熱したケイ酸
塩の核から放出されたどんな水にも溶けるということである. CI 岩石は質量の
≈13% がエプソマイトでできているが (MgSO4· 7H2O), 核の形成の後に起こる緩
やかな加熱によって, 分解が起こるはずである (脱水) (II. 節 C を見よ). 硫黄が
硫酸塩溶液のように残るか, 減って豊富な硫化物を形成し再び平衡となる (PF 岩
石の場合, トロライト, FeS 等) かどうかは, 冥王星に関する決定的な問題である.

その地球化学は複雑で, とりわけ, 還元反応に対する有機物の役割に依存している
(それは実際, 有機物が推定される純粋な硫化物から硫酸化合物へと変化するかど
うか). Kargel の仮説は真剣に考えられるべきである; しかしながら, 岩石学で CI

より高いタイプ (隕石の変成度)の普通コンドライトや炭素質コンドライトの証拠,

それは硫黄が硫化物およびきちんと同定されていない硫化物様の相 (Dodd 1981;

Larimer and Wasson 1988) へと変化するということであり, それによって硫酸塩
から硫化物への還元もっともらしいと示される. 2

水氷

水氷は,述べたように,体積的に主な氷である. それは,氷成分の熱物理的,流動学
的性質について多大な支配を及ぼしていることも意味している. 人間に関するもっ
とも重要な物質の一つとして, その性質が多く知られている (たとえば, Eisenberg

and Kauzmann 1969; Hobbs 1974; Whalley 1985 を見よ). 冥王星とカロンに関連
する水氷の相, ice I, II, III, V, や, VI のすべての状態方程式ははっきりと確立さ
れている. 伝導率と熱容量は, 高圧相をについては, 完璧に知られているわけでは
ない (たとえば, Dharma–wardana 1983 を見よ). 純粋な水氷のマントルのモデル
化を少々やりにくくしているのはその相の性質である (Schubert et al. 1986 を参
照のこと). 氷相間の密度の違いは大きい (∆ρ/ρ ∼ 0.1が典型的). 温度分布によっ
て, 氷の “有効” 密度は大いに変化できる. 構造モデルに用いる岩石をより密度の
高いものに替えれば, 自然と岩石の質量比は平均の密度に合うように減らさなけれ
ばならない. しかしながら, 減少の度合いはより密度の高い氷の多系の量や配置に
よって決まる (もしあるのであれば). それは, 熱流モデルの変化によって氷相の比

2我々はこの縮図が隕石の基の天体で起きているとは主張していない. ただ, 適した逸散性の状
況が与えられることで化学的に可能ということである
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が変わるフィードバックを含んでいる. 冥王星に関しては, 導かれた “乾いた” 岩
石の割合は岩石の鉱物組み合わせによって数パーセント変わるだろう.

氷の流動特性は重要である. なぜならば, 天体内部が暖められているので, 対流
によってこの熱が外側への輸送が可能なためである. 対流を支配する決定的なパ
ラメータは粘性である. そして, 自然と, 数多くの変形に関する実験が, 過去 15 年
間,外部太陽系天体に関連する温度の水氷やその他の氷に対して行われた (Durham

et al. 1996 にてレビューされた). 水氷は, 大半の自然の物質と同様に, メカニズ
ムの変化によって粘性流体としてクリープ則に従って変形する (たとえば, Frost

and Ashby 1982 を見よ). これらの変形のメカニズムは氷に関しては指数則に従
う (もしくはニュートン則ではない) 応力領域として測定される (変形率は偏差応
力と比例する> 1) (Kirby et al. 1987). そして最近は, 応力の少ないところでは,

拡散レジームとして測定されるようになった (Durham et al. 1994; Goldsby and

Kohlstedt 1995) (後者は歴史的に見て非常に測定しづらかった). 内部のダイナミ
クスや氷–岩石系の進化に, 測定された流動学的特性を詳細に適用することは, そ
れ自身非常に複雑である. しかし, 構造モデルに対する主要な影響は, 結果より得
られるものは内部の温度分布のみであり, これは以下に述べられている (II. 節 D).

揮発性氷の成分

冥王星–カロン系に含まれるものは “岩石” や水氷だけではない. 窒素やメタン,

一酸化炭素の氷が冥王星の表面で見つけられている (Owen et al. 1993). そして表
面のアルベドのパターン (Buie et al. 1992; Young and Binzel 1993) や目に見え
る色 (たとえば, Cruikshank and Brou 1986 を見よ; Stern 1992 を比較のこと) も,

より暗く, より赤い発色団の存在を示唆している (トリトンのように). これらの発
色団は, おそらく紫外線や宇宙線が表面や大気の CH4やN2が変成することによっ
て発生した, より重い炭化水素やニトリル, その他の高分子化合物である (たとえ
ば, Strazzulla et al. 1989; Thompson et al. 1987; Stern et al. 1988; Broadfoot et

al. 1989; Summers et al. の章を見よ). そのうえ, 他の未確認の氷の化学種も存在
するだろう (Roush 1994; Bohn et al. 1994 を比較のこと).

他 (H2O ではない) の化学種の氷が構造モデルにおいて体積的に重要そうだろ
うか. ∼10% レベルに達すると, 確かにそれらは無視できなくなる (Simonelli et

al. 1989). そのモデルでは追加成分を制約することができないため, われわれが
できる一番のことは, モデル化された岩石/氷比の感度を追加成分にあてはめて計
算することである. しかしながら, 特定の揮発性氷が豊富だとは信じられていな
い. もし冥王星が外部原始太陽系星雲に集積していたならば, NH3や CH4が, 反
応速度論を考慮したモデルにおいて非常に少ないと予測されるだろう (Lewis and

Prinn 1980; Prinn and Fegley 1989; Fegley and Prinn 1989; Prinn 1993). それ
は, 巨大惑星を囲んでいる十分に平衡に達し還元された原始衛星系星雲で得られる
NH3/H2O≈0.15 や CH4/H2O≈0.5 という質量比とは対照的である (Fegley 1993;
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Anders and Grevesse 1989 を比較のこと; Grevesse et al. 1991).

冥王星はおそらく, そのいくつか (おそらく大半) が比較的変成を受けていない
星間ちりかもしれない物質の混ぜ合わせから集積した. そして現在の彗星は初期の
全体の組成を代表しているかもしれない (Stern et al. の章). 星間の分子雲中の存
在度には水氷に対して数パーセントレベルのアンモニアとメタンが含まれている
(van Dishoeck et al. 1993). そして NH3やおそらく CH4は,彗星にも同様に同じ割
合で存在している (Mumma et al. 1993; Fegley 1993) (もし観測で得られた彗星の
コマの存在度が, 実際に全体の値を表しているのであるならば [たとえば, Benkhoff

and Huebner 1995 を見よ]). 少量の N2, CO, CO2, H2CO, CH3OH, HCN やその
他の氷もまた, 冥王星の基となる氷の混合物として予期されている (Mumma et al.

[1993] や Crovisier [1994] を基にして). これらの混合比は低い. なぜならば, ガス
の種類の大半は, N2や CO のような星雲内で体積的に主要なものでさえ, おそら
く水氷粒子の吸着物として合体しているか水氷の中にクラスレート化合物として
取り込まれている (Lunine and Stevenson 1985; Davison et al. 1987; Bar-Nun et

al. 1988; Lunine et al. 1991). そして, 吸着部位やクラスレートの格子の数は制限
されいるからである.

すべての非水氷片は水氷に近い密度のはずである. したがってここでは, 構造モ
デルに関する氷の状態方程式へのその影響を無視する. 氷成分の流動やそれに由来
する初期の温度分布に対する非水氷の影響は, おそらく無視できない (1% の NH3

によって水氷のクリープ特性が著しく弱められるだろう; Durham et al. 1993). し
かし, これらの影響は取り込まれた化合物の種類とその量に依存しているため, こ
こでモデル化を試みることは避ける. さらに言うならば, この章で議論するのは,

冥王星がおそらく分化しており, 現在ではいかなる揮発性の氷も冥王星の表面に集
中しているだろうということである. もしそうであるならば, 現在のマントルの流
動は水氷によって支配されているはずだ. カロンの内部は流動に関してあまりにも
冷たすぎて関連付けることができない (III 節 A ). すべての非水氷の密度は, 冥王
星–カロン系より低く, それらの存在の構造的に重要な影響は, 導かれる岩石/水氷
比を上げることである (つまり, 非水氷の存在を相殺するように残りの密度が上昇
するはずである). 以下 (III 節 A) に, もっとも主要な “揮発性の” 氷やクラスレー
トの量を与えた場合の冥王星の岩石/氷比がどのように増加するか計算する. カロ
ンに関しては, 密度がほとんど知られておらず, 今のところ表面には水氷だけしか
見つけられていないため, その問題は無視する (Buie et al. 1987; Stern 1992; しか
し Roush 1994 を見よ).

有機物の成分

もし, 氷や岩石以外の物質があるならば, それは冥王星やカロン, 他の外部太陽
系天体の構造モデルにとっては無視できない. そしてそれは, 不揮発性の有機物の
固体である (すなわち, それはH2CO や CH3OH のような, 揮発性の有機物を排除



第 7章 論文全訳 47

したものである) (たとえば, Simonelli et al. 1989 を見よ). 外部太陽系星雲の炭素
化学の理論的な計算は, CO ガスの状態で存在している全炭素量とほぼ一致してい
る (Lewis and Prinn 1980). しかしながら星間分子雲と星誕生領域から得られた
証拠は, 外部太陽系星雲の炭素の主な貯蓄が不揮発性の有機物であるということを
示している. そして (上記で述べたように) おそらく, 部分的にではあっても太陽
系の基となる分子雲から星間物質を受け継いだものである彗星から得られた証拠
も, そう示している (たとえば, Geiss 1987; Greenberg and Hage 1990; Lunine et

al. 1991; Mumma et al. 1993; van Dishoeck et al. 1993; Eberhardt et al. 1995).

Fe 粒子によって, 原始太陽系星雲で CO と H2間での反応が触媒されたいうこと
は大いにありうる. それはフィッシャー・トロプシュ型の反応を経て, CO の一部
が有機化合物に変化したということである (Cronin et al. 1988; Fegley 1993 やそ
の中の参考文献). ただし, これらの反応が冥王星形成時の場所で重要であるかど
うかは議論がなされている.

ハレー彗星から得た化学的証拠は特に有益である. そこには, 多様な不揮発性の
有機化合物でできている (Kissel and Krueger 1987; Korth et al. 1989) CHON (炭
素–水素–酸素–窒素) 粒子が, コマダストの主要な成分として発見された (Clark et

al. 1987; Langevin et al. 1987; Jessberger and Kissel 1991). Langevin et al. (1987)

では, CHON の粒子がコマ全体のおよそ∼30% であり, 残りの内半分が CHON 様
のものとケイ酸塩の化合物であると推定した. CHON は, ほぼ間違いなくより岩
石に富んだダストよりも密度が低いと考えると, ダストの質量の割合では, 有機物
が∼1/3 を占める (Jessberger et al. 1989). したがって, ハレー彗星の核 (ダスト
と氷の混合物) は有機物が質量で 10% のオーダーであり, III.A 節で導くものと同
じ高さの岩石/氷比の場合には, おそらく 20% 近くであろう. これとおなじ推定が
冥王星 (そしてトリトン) に適用できると予測する. そのような質量比は, 巨大惑
星に固体で集積した星雲の炭素の量の独立した推定とも一致している (Prinn and

Fegley 1989; Simonelli et al. 1989).

天体運動が活発な長い地質学的な時間の間, 有機物が重度の変化をせず残ってい
られるかどうかは不明瞭である. トリトンが経験したような強烈な潮汐加熱の時代
があれば, 有機物が生き残ることはおそらくできなかっただろう (McKinnon 1984;

Goldreich et al. 1989; そして, トリトンに関するこの問題にさらなる議論をして
いる McKinnon et al. [1995] を見よ). III. 節 B の通り, 冥王星の熱史はおそらく
(トリトンよりも) より一層穏やかで (そしてカロンも同様, 確実に), 今日両天体が
内部にわかれた有機物相を保有しているということは, 確実とまでは言えないが可
能性はある. 繰り返しになるが, 三番目の成分について, その質量比を制約するこ
とはできないが, 岩石/氷比におけるその影響を決定するため, 推定される量を調
整して構造を修正することができる.

難揮発性有機物相の状態方程式は,不幸なことに,ほとんど決まってていない. 黒
鉛のような純粋な炭素の密度は, 標準状態で 2.3 g cm−3であろう. CHON 自身は
組成が非常に多様である. しかし, 酸素や水素に乏しくはない (Kissel and Krueger
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1987; Jessberger et al. 1988). そのため低密度では, 有機化合物がより良い模擬物
質となる; 実際に, Maas et al. (1990) では, 色々な CHON 粒子に対する密度とし
て ∼ 1 g cm−3を導いた (Giotto と Vega の質量分析器の打ち上げ前の較正を基に
している). 多くの有機化合物の密度は 1 g cm−3に近い; 軽い炭化水素や石油は,

密度が≤1 g cm−3である. その一方で, 周知のように最も重い石油留分のアスファ
ルト (それは, 難揮発性のCHON に対して妥当な模擬物質であろう) の密度は, 1.1

から 1.5 g cm−3の範囲である (Lide 1992). Simonelli et al. (1989) では, ρ ∼1.5 g

cm−3と調和的な隕石に含まれる炭素質物質に関する様々な密度の測定について議
論されている. より良い情報がない限り, 冥王星とカロン内部の有機物質について
は, 後者の密度と氷片と一致する密度 (≈1.0 g cm−3) の両方の場合を考察する. そ
のような低密度な有機化合物のような存在は, 上記の非水氷と同様に, 構造モデル
から導かれる岩石/氷比を増加させる.

C. 分化状態

基本的に, リモートセンシングだけからでは, 氷–岩石系が一様の組成であるの
か岩石に富んだ核とそれを覆う氷のマントルとに分かれているのかどうか決定す
るのは困難である. カリスト, ガニメデはもう少し分かっているが, それらのよう
な巨大な岩石–氷系の内部構造は, 今もなお議論されている (Schubert et al. 1986;

McKinnon and Parmentier 1986; Mueller and McKinnon 1988 を見よ). 冥王星に
関しては, しかしながら導かれた大きな岩石質量比から, 次に続く通り, 分化して
いることが一層考えられる.

冥王星の熱史から推測されること

第一に, ケイ酸塩成分を唯一の熱源として, その放射性の放熱を考えよ. III 節
B. でわかるように, 太陽系の初期, 放熱の量は, どんな初期温度であっても固体の
水氷が対流可能な温度になるまで冥王星の内部を温めるのに十分であった. しか
しながら, ケイ酸塩は, 対流を妨げる冷たく硬い含有物として残るだろう. ケイ酸
塩があればあるほど, 抵抗もより強くなる (Friedson and Stevenson 1983). III. 節
B でわかるように, たとえ岩石が全体的に分散しているとしても, 岩石が多すぎ
て, おそらく (しかし確実ではないが) 放射性の熱生産量が今日と比べ∼6 倍ほど
であった約 40 億年前の冥王星でも, 対流で内部からの熱輸送が不可能であっただ
ろう (Turcotte and Schubert 1982; Mueller and McKinnon 1988). すなわち, 内部
の温度が水氷の融点に達していたと考えても, (0.21 GPa で 251 K, この圧力は冥
王星内部で容易に到達する), 対流によって定常的な熱流動で熱を運べないかもし
れない. そして, 冥王星がより温まり, 水氷成分が溶け始める. これにより, 水や軟
氷, 暖かい氷が表面に噴出し, 中心に向う岩石に富んだ泥ダイアピルの沈降が起こ
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る. この分化で解放される重力ポテンシャルエネルギーは, 冥王星の大きさに起因
し少量となるが, この分化過程は自己加速度的となっているだろう.

もし部分的に冥王星が分化でき, そしてもしこの分化の量がささいでないなら
ば, 放射壊変によって生じた熱が内部から輸送されることはより難しくなるだろ
う. 部分的に分化した冥王星は, 氷の表面層と氷の上部マントル, いまだに混合し
ている “始原的な” 岩石と氷の下部マントル, そして中心の岩石と泥の核という構
造である. 二つの氷マントルの温度分布がここでは重要である. 下部マントルは対
流可能である. しかし二層間の大きな密度の違いから, 上部マントルからは切り離
されているだろう. 上部氷マントルは十分に薄く, 伝導によって熱が全体に運ばれ
るだろう. もしくはより下部の一部で対流するだろう. 対流層の上面や下面, そし
てその間では, 熱は伝導によって運ばれているに違いない. 伝導の温度勾配は, 断
熱の場合の対流の温度勾配よりも大きい (冥王星とカロンの場合, 原則的に等温で
ある; 下記を見よ). そのため分離した対流の層の数が多ければ多いほど, 内部に降
りていくにつれて伝導の温度の “段階” の数が多くなる (地球に適用する場合の影
響についての明快な議論は Jeanloz and Richter [1979] で見つけることができる).

要するに, 伝導領域では効率的に熱輸送できず, そのため内部はより暖まっている
のである. 冥王星に関して, 水氷の融解曲線が上部マントルとは混ざっていない下
部マントルの上部境界層で交わるのに十分なほど, この影響は大きい (III. 節 B).

したがって, よりいっそう混ざらず, 分化が起こる.

Mueller and McKinnon (1988) は分化の “集積による引き金” として, 上記の効
果を想定している. それではガニメデやカリストの進化に対し注目しており, そこ
では集積のエネルギーがもっともらしく豊富な熱源としてや, それらの巨大な衛星
の, 少なくとも外側の層を溶かすのに使われている (Schubert et al. 1981). 冥王星
の集積加熱は必ずしも小さくはないが, 不確実性が大きい (III. 節 B). 冥王星の集
積の歴史の一部には, 結果的にカロンを生み出すこととなった衝突があったかもし
れない (Dobrovolskis et al. や Stern et al. による章を見よ). McKinnon (1989b)

では, 冥王星の全体はその衝突によって∼100 K ほど温められたかもしれないし,

それどころか, 一部分は瞬時により深刻な影響を受けていたかもしれないというこ
とを推測した. 水氷がとけた後に部分的に分化するというのはもっともらしい. そ
して, 上記の議論の様な結果の後に完全に分化するだろう. この場合, 分化は “衝
突が引き金” であったということができるだろう.

冥王星表面の揮発性物質から推測されること

上記の議論は,詳しさに程度の差はあれ,冥王星は今日でも分化しているのがもっ
ともらしいと主張した McKinnon and Mueller (1988) と Simonelli et al. (1989)

で使われた. その議論は, しかしながら, 完全に理論上のものである. 証拠に関して
は, 冥王星の (動きやすい) 表面の氷は主に N2 で, あとは微量の CH4と CO の跡
があることが現在観測されている (Cruikshank et al. の章). 冥王星の広がった大気



第 7章 論文全訳 50

の基であるこれらの物質は, 大気の流体力学的な散逸の影響を受けている (Trafton

et al. の章). これらが継続して存在しているということは, 表面に初期の時点で
十分な貯蓄があったこと (分化を示していると言える) か, 継続的に補給があるこ
とのどちらかをほのめかしている (表面が CH4のみであるということを基にして,

Stern [1989] によって初めて議論された). Trafton et al. (1988) による, 太陽系史
間の冥王星の N2の損失についての計算では, 質量は∼3 × 10−3 Mpで, 平均した
場合冥王星の表面から数キロメートルの層となる. もし冥王星が, 水氷に対して 1

% の割合の (もしかしたら星間で発生したかもしれない) NH3を集積しており, ア
ンモニアが内部で溶け, 表面に排出され, その後 N2 となった (たとえば, 光化学や
衝突による) ならば, この厚い窒素の層がもたらされるだろう. 同様の質量比のク
ラスレートに取り込まれるか吸着した N2でも, 大規模な氷の溶解やガス放出によ
る解放があった場合 (内部圧力によってクラスレートが安定しているとして), それ
もまた十分だろう.

しかしながら, これらの質量比は, 流動体の N2に関して利用可能なことの限界
に近い. 彗星を適切な組成のモデルとして使う上で, NH3/H2O∼0.01 という値は
あり得ない値ではない (Lunine 1989; Mumma et al.1993; Fegley 1993; Feldman et

al. 1993; Meier et al. 1994). Wyckoff et al. (1991a) では 4 つの彗星 (ハレー彗星
を含む)について, ∼0.001から 0.002というより低い値を報告しており, Palmer et

al. (1996) では∼0.003 という速報値が百武彗星についてに報告されている. 分子
窒素は彗星ではさらに欠乏しており, 数で比べると N2/H2O≤104 である (Mumma

et al. 1993; Fegley 1993; McKinnon et al. [1995] の表 II を見よ). しかし, それ
が非効率な結合 (クラスレートは N2よりも CO や CH4を取り込むはずである.

たとえば [Lunine and Stevenson 1985]) によるものなのか, 後の拡散による損失
(Wyckoff et al. 1991b) によるものなのかは明確ではない. これらの推定値は, 3 つ
の可能性を示唆する:

(1) 冥王星は, 表面の貯蓄に十分な N2氷を供給するために, おそらく窒素に富ん
だ揮発成分の全てをガス放出, または噴出していなければならない.

(2) N2の損失は継続的ではない. すなわち, N2(もしくはよりありえそうな NH3)

の内部からの散逸が一時的で我々がその特別な時間に生きている.

(3) 別の窒素の供給元がある. もしかすると, 有機物成分に関連した反応によって
生まれた化学物質かもしれない (CHON の反応?).

これらの 3 つのシナリオの, 最後だけが大規模な分化を必要とする. 他の 2 つに
関して, アンモニア水の溶岩の噴出, もしくは N2に富んだガスの放出であり, それ
だけで水氷と岩石層の大規模な分離に対する鉄壁な根拠となるものではない. す
なわち, 少量の流動相は対流している岩石–氷の内部から徐々に減っていき, わずか
に密度の高い (より岩石に富んだ) 残り物は, 単純に惑星の全体と混じり合った状
態となる.
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“表面の揮発成分が分化を示唆している”という議論の一つの具体的な問題は,吸
着ガスの役割にある (J. I. Lunine 私信). 外部太陽系の微惑星の集積の間に, 揮発
性ガスはアモルファスの氷粒子に容易に吸着する. この過程は, 太陽系惑星の生ま
れた分子雲でも起こる (たとえば, Mayer and Pletzer 1986; BarNun and Kleinfeld

1989; Lunine 1989; Lunine et al. 1991 を見よ). 集積中かその後の放射壊変によ
るエネルギー放出のどちらかによる加熱は, 冥王星の内部の温度を∼100 K まで
上げることができるだろう. その温度は, (準安定の) アモルファス氷が結晶氷とな
る発熱相転移が (地質的な時間の尺度で) 急速になる温度である (たとえば, Hobbs

1974; Prialnik and Podolak 1995 を見よ). 結晶氷粒子の特定の吸着サイトがより
少なくなり, 吸着ガスは解放される. 100 Kの時点では, 氷–岩石天体の内部は硬く,

氷は溶けない. したがって, 解放された吸着ガス (N2, CH4, CO, 等) は, 分離した
内部の超臨界流体相を形成することができる. それは, 重力によって表面まで浸透
する. ∼155 から 175 K の範囲で (Kargel 1992), 続いて起こる微量の揮発性氷相
(たとえば, アンモニアやメタノールに起因する) の融解や, 固体の流れの開始 (下
で議論する) によって, これら “超揮発成分” の流出が助長される. したがって, 冥
王星はガス放出し, 内部で水氷と岩石相の分離をせず N2に富んだ層を表面に形成
する可能性がある.

しかしながら, 吸着ガスは結晶化の時には実際解放されていないかもしれないと
いう点で, 上記の吸着のシナリオはそれ自体不確実性がある. むしろ, アモルファ
スの氷はクラスレートに結晶化し (もしかすると,立方相を経由するかもしれない),

その後ガスを保有するだろう. 関連する実験的なデータは乏しい (Bar–Nun and

Kleinfeld 1989; Kouchi 1995). しかし, 冥王星の内側でとることのできる温度や圧
力において, クラスレートを形成することへのいかなる反応速度論的な障害も見つ
かってはいない (Fegley and Prinn 1989; Lunine 1989 と比較のこと). 通常, クラ
スレート形成が可能であるように議論されている彗星の揮発成分 (すなわち, CO,

CO2, CH4, N2) に関する現在の存在度 (水に対する) は, 総計した場合, クラスレー
トの存在度に対して ≤0.17 と調和的である (Mumma et al. 1993; Fegley 1993 を
見よ). 微多孔質のアモルファス氷は, クラスレートと似たような数の吸着面を持
つことができる. すなわち, 分子数比でガス/H2O∼1/6 となる (Mayer and Pletzer

1986; van Dishoeck et al. 1993). そして, Bar–Nun et al. (1988) では, アモルファ
ス氷 (50 K) の吸着物に関して同じか, 少し大きい割合を実験的に発見している.

したがって, 吸着物がクラスレート化で再配置されることでは, 冥王星表面に揮発
成分を供給するための十分なガスを開放することはないかもしれない. それゆえ
に, 吸着していた N2 が冥王星内での加熱によってクラスレートに取り込まれたな
らば, それを表面に解放するためにその後氷相が融解することが必要であり, (少
なくとも根源的な N2 に関しては) 冥王星が実際分化しているという最初の推測に
我々を返す.

上記の議論のすべてを基にして, より確かな観測が必要で, 必然的に物事が明ら
かでないままということを念頭に置き, このレビューの残りでは冥王星が分化し
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た場合のモデルに焦点を当てる (IV 節). 未分化の構造も考えるが (III. 節 A), そ
れは主に太陽系史初期の冥王星に適用するためである (III. 節 B). McKinnon and

Mueller (1988) では, それらの分化した冥王星のモデルにおける岩石の鉱物組み合
わせを PF 岩石に限定した. 彼らは, 仮により水に富んだ CI 岩石で核を作ってい
た場合, 比較的大きい核が放射壊変熱によって加熱され分解しただろうと議論した
(核の体積の ≥ 80% が 500 K を超える温度に到達するだろう). 特に, CI 岩石の
ジプサムとエプソマイトは, 初期の水和している核が加熱されるにつれ脱水し, 上
部の氷マントルを形成する上で必要な水を放出するだろう; 核の圧力下では, ジプ
サムは低い温度であっても不安定だろう (Mueller and McKinnon 1988). 実際, 太
陽組成と同じ割合の 40K が取り込まれていれば, その効果によって冥王星の中心
の温度は 1500 K に達するだろう. そして, その内側の核は完全に脱水しているだ
ろう. これが核全体の CI 岩石が分解していることを実質的に保障する. そして,

McKinnon and Mueller (1988, 1989) の議論にかかわらず, 部分的に無水の核が今
日の冥王星にはありうるということもほのめかしてもいる (??). 地球のマントル
に存在している (たとえば, Gasparik 1993 を見よ) 高温, 高圧の水和ケイ酸塩は,

冥王星の核の低い圧力 (< 1.5 GPa) 下では不安定である. 冥王星核の熱史の更な
る側面は III. 節 B で考察されている.

カロン

カロンに関して,その分化の状態は,現在許される密度の範囲を考慮すれば分かっ
ていない (II. 節 A, 表 II). もし ρC が≈1.3 g cm−3ならば, カロンは水氷に富んで
おり (岩石質量の割合 mSは∼0.4 である); もし ρCが≈2.2 g cm−3ならば, カロン
は非常に岩石に富んでいる. それはたとえ分化していなくてもである (mS ∼0.8).

後者の場合, 示唆される岩石の堆積分立は 60% を超える. その場合, 岩石成分が相
互に接し密集したネットワークを形成し (たとえば, Friedson and Stevenson 1983;

Durham et al. 1992を見よ),氷成分が周囲の空間を埋めるかもしれない. 流動学的
には, 内部はもはや氷のようにふるまうことはなく, より弱い物質で固められた岩
石の集合体のようにふるまうかもしれない. 重要な点は, カロンと同じくらい小さ
い天体でさえも, 放射壊変によって氷のソリダスまで加熱することができ, それに
よってクリープ現象による顕著な変形が起こる前に, 氷の “マトリックス (石基)”

が溶けるということが起こる. したがって, カロンが≈2.2 g cm−3の密度を持って
いる場合, 分化しているかもしれない. その一方で, より氷に富んでいる場合は十
分に岩石成分が乏しいため, 放射壊変のみによって分化引き起こされることはまっ
たくありそうもない.

カロンの∼0.3 から 0.4 の可視幾何学的アルベト (Tholen and Buie の章) から,

その表面が冥王星の表面ほど霜に富んではいないということが示唆される. 土星
の中型の衛星, それらはカロンと大きさで肩を並べるものである, のすべてはよ
り高い幾何学的アルベドを持っている (もちろん, イアペトスの先行半球を除け
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ば)(Burns 1986). そして, それらの赤外線スペクトルは, 一般的にほぼ純粋な水氷
の表面を示唆している (Clark et al. 1984). カロンの表面は分光的に水氷よって
占められている. しかしカロンは, Stern (1992) によって述べられたように, アル
ベドや色, 大きさで天王星の中型衛星により似ているように思える. 天王星の衛星
について Veverka et al. (1991) で推測されているように, 我々はカロンの表面の
氷には暗く, スペクトル的に影響の少ない混合物質が恐らく含まれていると推測す
る (Cruikshank et al. の章を見よ). さらに言えば, カロンのアルベドはアリエル
(A∼0.5) とウンブリエル (A∼0.2) の間である. 前者は, おそらく潮汐に促進され,

大規模に再び表面をつけた天体であり, 後者は古代からの多数のクレーターに覆わ
れた, 未分化のように見える天体である (Tittemore 1990; Veverka at al. 1991 を
見よ). したがって, カロンの分化の状態に関する表面の組成的/地質学的な証拠は
あいまいである. カロンには, 軌道進化の間の非常に穏やかな潮汐加熱があったこ
と以上は期待できないが, “巨大” 衝突によってカロンが形成される時には十分な
加熱が可能である (III. 節 B). この章では, カロンの分化の問題は保留のままにし
ておく.

D. 温度分布

構造モデルで考慮する最後の側面は, 内部の温度分布である. いずれの岩石や氷
相も密度が温度変化に対しあまり変化しないが (∆ρ/ρ = α∆T ∼ 10−4K−1∆T , α

は体積熱膨張係数である), 数十 K の温度変化は地球物理学的, 地質学的に重要で
ある. そのうえ, 温度分布によって異なる氷相の相対的な量が決まる. 分化してい
る冥王星モデルに関して, 氷マントルの底で到達する圧力は 0.2 GPa を超えてい
るだろう. そして, ice II と (もし温度が十分高ければ) ice III が体積的に重要だ
ろう. ice I から II への相転移は強い温度依存性があり (Hobbs 1974), それゆえ
に ice II は 60 MPa くらいの低圧力下で低温の場合重要である; もしカロンが未分
化ならば, 後者の状況はカロンにも当てはまる. ice I から II もしくは III への相
転移に関して, ∆ρ/ρ ∼0.2 であり, この密度の違いはどんな通常の熱膨張や熱収縮
をも圧倒する. McKinnon and Mueller (1988) と Simonelli et al. (1989) では, 当
時の相互食から決められた半径と密度に基づいた冥王星モデルのマントルの底で,

ice II が存在可能なのは狭い領域だけであるということを見出した; ここで考察し
てきた冥王星の密度の広い (そして一般的に低い) 範囲に対して, ice II (そして ice

III) はより大きな役割が許される. そのうえ, 冥王星表面の温度が過去に考えられ
ていたものよりも低い可能性があるので, マントルでの ice II の重要性がより高ま
る (III. 節 A). 冥王星内部の密度の高い氷相の正確な計算が, 岩石/氷比の正確な
推定の鍵である.
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伝導

固体の惑星と衛星は伝導と対流の二つの仕組みで熱を運ぶ (Schubert et al. 1986

によるおおまかなレビューを見よ); 放射の寄与は, 高い T のケイ酸塩にとっては
重要だが, 伝導に含まれているものとして陰に考慮されている. もし冥王星とカロ
ンの熱伝導的な熱流をモデル化しようとするならば, その温度分布はよく知られて
いる方程式

∂T

∂t
= κ∇2T +

H

C
(7.1)

の解である (Turcotte and Schubert 1982, 4 章). それぞれ t は時間, κ は熱拡散率
(= k/ρC, kは熱伝導率), そして H とC は単位質量あたりの熱発生量と比熱であ
る. 伝導率と比熱が一般的に知られているので, 方程式 (7.1)の解は主に熱源項の
値に依存する. もし惑星や衛星が十分小さければ, 早期の時代の熱的な “記録” が
失われており (Johnson et al. 1987 を比較のこと), その場合現在の熱構造に関して
は放射壊変熱だけを考えればよい. そして熱流は定常状態で ∂T/∂t = 0と仮定で
きる (Lewis and Prinn [1984] での “定常状態” 対 “平衡” の討論を比較のこと). 天
体の任意の半径における外向きの熱流は, その半径の球中の放射壊変の寄与と等し
くなる. 定常状態の熱流の仮定はカロンにはよいものである. しかし, 冥王星とっ
てはあり得そうにないと見るべきだろう (すなわち, 初期の時代から冷えてきた成
分が重要である; III. 節 B).

放射壊変熱は, U, Th (トリウム), 40K の崩壊によって岩石成分に供給される. こ
れら原子の存在度と壊変定数を使い, 定常状態の場合とそうでない場合での伝導の
熱流をどんな時代の場合でも計算できる (Carslaw and Jaeger 1981を比較のこと).

万全を期すため, 氷マントルに再凍結することとなる水の中に 40Kが溶解するだ
ろうということに注目する. それは Reynolds and Cassen (1979) で一般的に提案
し, Kirk and Stevenson (1987) がガニメデに対して考察している. この過程は, お
そらく深部まで溶けているガニメデほど冥王星では効率的ではなさそうだ (Lunine

and Stevenson 1982; Kirk and Stevenson 1987; Mueller and McKinnon 1988). そ
して, 冥王星ではこの過程によって溶脱した 40K が冥王星核の表面まで運ばれる
だろう. 今のところ他の制約がないため, このことについてさらに考えることはし
ない.

伝導の温度分布も表面の温度に影響を受けやすい (解の重要な境界条件). 冥王
星表面の揮発性氷はこの温度を決める上で重要な因子である. N2, CH4 と CO 氷
は, 弱く, ファンデルワールス力によって分子固体が束縛されており, それらの熱
伝導率は水氷よりも 1 から 2 桁小さい (たとえば, Lupo and Lewis 1980a を見よ).

したがって, 薄い表面の層でさえ著しい温度の “補正” をもたらすこととなる (水
氷マントルの最上部がより高温となる). さらに, 氷の熱伝導率は一般的に非常に
温度に敏感で, ≈ 1/T となり (デバイ温度の上) (たとえば, Klinger 1980 を見よ),

したがって表面の温度は氷マントルの温度勾配に影響を与える.
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対流

概念的には簡単だが, 伝導に基づいた温度分布は制約するのが困難な詳細によっ
て決まることがわかっている. 現在の冥王星に関しては,しかしながら,水氷マント
ルの伝導的な温度分布が水氷の融解曲線と交差する. そのような場合, より暖かな
氷が固体の状態で対流している可能性を考えなければならない. これによってモデ
ルに複雑性が加わるが, 全体の温度構造が簡単になるという面もある. それは対流
層の内部 (“対流核”)が, (水平, そしてもし変動するなら時間平均の場合)一般的に
断熱勾配, dT/dr = −αTg/Cに従うためである (たとえば, Stacey 1977 を見よ). g

はその場の重力加速度である. 冥王星内部の水氷に関する C は≈ 1.5× (T/200 K)

kJ kg−1 K−1 (Hobbs 1974) で, g ∼80 cm s−2である. したがって, 冥王星とカロン
に関して | dT/dr | ≤ 0.01 K km−1 である. 結果として, 氷マントルの対流してい
る部分は, 基本的に等温とみなすことができる. 鍵は, この内部の温度 Tad を決定
することである.

下から暖められた流体層, あるいは流体殻の対流の活発さは, 冥王星の氷マント
ルにもあてはまっており, 無次元の数字, よく知られているレイリー数によって表
わされる.

Ra =
gαρD3∆T

ηκ
(7.2)

D は層の厚さ, ∆T は断熱での温度低下分を引いた層全体での温度差, η は氷の粘
性率である (Chandrasekhar 1961; Reynolds and Cassen 1979). Ra が臨界値, 一
般的に 103 オーダーを超える場合, その層は不安定となり対流する. Ra À 103 と
なる場合, 対流の熱フラックス Fconv は,

Fconv ∼ 0.1Ra1/3k
∆T

D
(7.3)

のように見積もられる. k∆T/D は, 層全体における定常状態の伝導の熱流と同じ
ものである (Schubert [1979], Turcotte and Schubert [1982], そしてより完成した
議論をしている Schubert et al. [1986] を見よ). Ra に組み込まれているすべての
数値の中で, 粘性率は最も強い温度依存性を示している.

η(T ) ∝ eQ∗/RT (7.4)

Q∗ は支配的な流動機構に関する活性化エネルギー, R は気体定数である. 対流温
度の小さな変化は粘性率の大きな変化, またそのことによる対流の熱流の大きな変
化も意味する. たとえば, もし氷マントルがわずかに暖められたならば, 熱流は追
加の熱を運び出すのに十分なほど増加するだろう. またそれゆえに, いかなる温度
上昇も抑えられる. これは, 現在有名な対流によるマントル温度の熱的な “自己調
整” の起源である.

冥王星に関して, 表面近くの冷たい氷の粘性は十分高く, 氷は効果的に硬い. ト
リトンとその他の氷衛星の観測を基にして考えると, 非常に冷たい氷の上部層が対
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流に加わっていることはほとんどなさそうである; この硬いふたを流動学的リソス
フェアと定義する (図 1). 下部の対流している氷は, 上部のリソスフェアとの間に
境界層を形成する. その境界層では, ほぼ水平で流動しており, 熱が伝導によって
リソスフェアに運ばれる (それは, 必然的に, 自身は伝導によって熱を運ぶ). 似た
ような境界層が対流している氷マントルの底にも発生する. そこはマントルの底で
ケイ酸塩の核と隣接した場所である. 粘性が温度に依存する対流系では, 粘性 (式
(4)) の評価に使われる温度として対流系の束縛温度の平均をとれば (すなわち, リ
ソスフェアの底の温度 Tl と, 核とマントルの境界の温度 Tc の平均), 式 (3) を適用
できることが示されている (Booker 1976; Reynolds and Cassen 1979). 下部境界層
には, 最も熱く粘性が最も小さい氷が含まれている. そのため, 上部境界層と比べ
て薄く, そこでの温度降下はかなり小さい (Richter 1978; Stevenson et al. 1983).

無視できるほど薄い下部境界層の極限をとった場合 (Tad ≈ Tc), この対流系を束縛
している温度の平均は上部境界層の中間点での温度と等しくなる (Stevenson et al.

1983; Friedson and Stevenson 1983).

固体の惑星や衛星に関しては, 内部温度が熱流を決定するというよりはむしろ
熱流が粘性を決定しており, それゆえに陰に温度も決定される. 現在の冥王星と
カロンに関しては, この熱流は定常状態に近いがそれよりも大きいはずである.

Fconv が与えられ, 独立した制約や境界温度の Tl と Tc の間に相似関係がある場合,

∆T ≈ Tc − Tl と T ≈ (Tc + Tl)/2 について, 式 (2-4) を解くことができる. Tl の
ような, それ以下では粘性流が起こらない, 定まった粘弾性の “遮断” 温度を定義
するのは伝統的である. たとえば, Ellsworth and Schubert (1983) の土星の中型衛
星に対する熱進化の計算の中で, Tl = 0.6Tm と置いている. この Tm は氷の融解
温度である. Friedson and Stevenson (1983) と Kirk and Stevenson (1987) では,

極値の仮説を導入した. それは断熱温度 (厳密にいえば, 断熱領域の最も高い温度)

Tad(≈ Tc) が与えられた場合, 熱流が最大となる ∆T (したがって Tl) が見出され
るというものである (Reynolds and Cassen 1979 を比較のこと). これら後者の推
定と, より最近の総合的に見積もられた Solomatov (1995) の説による推定との間
で良い一致が得られた (D. J. Stevenson, 1996 私信). 図 1 では, 数値化された対流
モデルの場合に標準化された様々な温度の間の関係を説明している. そのような,

温度に依存する粘性を含んでいるモデルを推定している更なる議論は, Solomatov

(1995) で見ることができる.

それにもかかわらず, 冥王星のような惑星の断熱内部温度がどのようであるべ
きかということに関していくつかの不確定性が残る. たとえすべての物質の物性
が正確に知られていようと (それらは知られていないが) である. McKinnon and

Mueller (1988) では冥王星のモデルに広い温度範囲を採用した; 分化している冥王
星の場合, 氷マントルがほぼすべて ice I なので, 岩石/氷比は広い範囲の温度を選
択したことによってはあまり影響を受けない. McKinnon and Mueller (1989)では,

トリトンと冥王星に似た天体に関する岩石–氷モデルの広い範囲を分析した. それ
らの天体は, 潜在的にその天体内部により多量の ice II を持つことができた. その
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分析結果は, 180 から 235 K の範囲となった彼らの計算結果の Tad を囲むものと
なった. 次の節の計算において, これら幅広い範囲を用いる. それはほぼ確実に現
在の断熱温度をカバーしている (特定の極限的なモデルは重要ではない). 繰り返
すが, 断熱温度から得られる実際に役に立つものとは, より氷に富んだ冥王星モデ
ルにおいて氷相の境界の配置を決定することである. そしてその結果は, 導かれる
岩石/氷比に影響する.

対流過程内の高圧相の存在自体は別で, むしろ複雑なテーマである. 地球につい
ては近年大きな注目を集めている (Tackley 1995 とその中の参考資料を見よ). こ
こでは, この問題については ice I から ice II を述べるにとどめておく. この相転
移は正のクラペイロン勾配を持っており (dT/dP > 0), 対流を抑制せずよく促進
する (Thurber et al. 1980; Bercovici et al. 1986). この境界を通過して対流する氷
は断熱的に相転移する. そして結果的に有限の厚さを持つ混合相領域と, その領域
をまたいで断熱曲線の温度差が生じる. ice I から ice II への相転移には発熱を伴
うため, ice II は上部の ice I よりも≈23 K ほど温かい. これは Hobbs (1974) の
相転移熱を基にしている (そして更なる側面と具体例については次の節を見よ).

7.3 構造と進化

A. 現在の冥王星とカロン

上記の詳細な導入を用いて, 冥王星とカロンの現在ありそうな内部構造について
分析する. 繰り返すが, ここでの目的は, その詳細を検証できないような詳しいモ
デルを作ることではなく, 岩石/氷比に関する推論を, また次節では地球物理学, 地
質学として起源に関する更なる推論に焦点を当てることである.

冥王星

図 2 は, 分化した冥王星の氷マントルと外核について, ありそうな温度と圧力の
分布を示している. 図を作るにあたって, 質量 12.76× 1024 g (表 II の値の平均値)

と半径 1180 km, そしてそれらから得られる密度 1.85 g cm−3 を基に計算してい
る. 熱流量は, 核を PF 岩石として, 定常状態よりも 50% 大きいと仮定している
(III. 節 B で正当性が説明されている). 表面の温度は 40 K である. 温度分布は,

幾何学的な違いはあるものの II. 節 D で議論した特徴を示している. 上から順に
見ていくと, 厚く, 伝導的なリソスフェア (硬いふた) と上部境界層が一体となって
あり, 対流しており断熱的な内部領域に至る. そこは温度差がより小さいもう一つ
の (熱的な) 境界層によって岩石の核から分離されている. 伝導領域での温度分布
の著しい湾曲 (図 1 を比較のこと) は, 熱伝導率の温度依存性が主な原因で (より
冷たい ice II は更に伝導的である), 半径の変化 (すなわち, 4πr2 の変化である. そ
こを通って一定の熱流量が運ばれなければならない) による寄与はより小さい.
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II. 節 D で議論した極値の仮説を上部境界層に適用し, Mueller and McKinnon

(1988) の表 3 でのニュートンの粘性法則, η = 139e6830/T Pa–s を用いると (冥王
星ほどの大きさの天体内での低い対流の応力では, 非ニュートン流動よりもニュー
トン流動となる), 断熱温度 Tad は ≈230 K となる. このようにして決定された温
度は, 下部境界層の影響がほとんどないと仮定した場合, 与えられた熱流と流動学
に対して最小の値となる. しかしながら, もし境界層が全体的, すなわち全ての対
流している氷によって決定される場合, 下部境界層の影響は重要となり, Tad の下
限が (Tc + Tl)/2 によって与えられ, この特別な場合は≈205 K となる. したがっ
て, 冥王星の氷マントル内の深部で対流している領域に関する, 妥当ではあるがお
およその内部温度として, 平均値 (205 + 230)/2 ' 220 K をおおよその値として
推定する. (概算すれば切り上げた値は低くなるよりむしろ高くなるが, それは粘
性率が温度に依存するためである). この Tad は図 2 で示されている. このような
冥王星は対流しているのが確実と思われる: D = 100 km, ∆T = 50 K, T ≥ 205

K の場合で見積もられた粘性率に対して, 式 (7.2) から求められる全体的な Ra は
5 × 104 を超えている.

図 2 の ≈220 K の断熱曲線は, 下部境界層の地点では ice I–ice II 相境界に達し
ないちょうどの暖かさである. この相転移のクラペイロン勾配が正であるため, よ
り暖かく, より薄いマントルは純粋な ice I である. 少しだけ冷たく, 厚いマント
ルには, 対照的に, その下部に iceI と ice II の混合層が存在する. 十分に厚い氷マ
ントル (より大きい, およびより密度の低い冥王星) の場合, 相境界が 213 MPa で
238.5 K の ice I–ice II–ice III 三重点に達した後, 断熱曲線が降下する可能性があ
る (もし Tad ≥ 215 K ならば). その場合, 断熱曲線は ice II–ice III 相境界に沿っ
て降下するだろう. Simonelli et al. (1989) の初期モデルでは, ここで議論してい
るモデルよりもパラメータ化された対流の形式化により得られたより冷たい内部
から考えられるモデル (たとえば, 図 1 で Tad = (Tc + Tl)/2 ≈ 185 K) であり ice II

が多く, それらの断熱曲線が折れることなく ice I–ice II 相境界を突き抜けるため,

注意しておく.

図 2 に対応する内部の配置は, 図 3a で図示されており, 1996 年半ばでの基準モ
デルを表している. 比較的大きな岩石の核は, 全体あるいは大部分が ice I ででき
ている厚さ 300 km 程の殻に覆われている. 全体の岩石/氷比を, 水和している水
を氷の質量に加えて, 無水岩石を基本として計算すれば, ≈65/35 となる. より小
さい, およびより密度の高い冥王星モデルは構造的に似ている. 比較のため, 図 3b

で大きさと質量が等しい未分化の冥王星モデルを示す. その特徴として, 全体にさ
まざまな氷相が潜在的に存在している. しかしながら, 未分化の冥王星の氷はクラ
スレートとなっているだろう. なぜならば, クラスレートは冥王星内部のすべての
P–T の範囲で安定であるためである (Lunine and Stevenson [1985] の図 2 を比較
のこと). クラスレートと岩石の混じった未分化の冥王星モデルは, 図 3 のように
示したならば, 均一球体として描かれるだろう.

冥王星の大きさや密度, そしてとりうる組成の範囲から, 分化している場合だけ
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でもいくつかのかなり異なった内部の配置が考えられる. もっと大きく, より密度
の低い冥王星の可能性を II. 節 A で議論した. 図 4a では, そのように密度が低く,

分化している冥王星モデルのありえそうな内部の配置が示されている. 大きさは
Mills et al. (1993; 表 I と比較のこと) の結果から許容される最大の値で, 質量は
Young et al. (1994; 表 2 と比較のこと) の値とすると, およそ 1.7 g cm−3 となる.

それは, 1980 年代後半の “標準の” 密度 2 g cm−3 (III. 節 C を見よ) と比べて低
い. 以前発表されたモデルとの明確な違いは, 下部マントルにある大量の ice II で,

その量は体積で >50% となる. このモデルは, 実際 ice II 成分を最大にした場合
の影響を表すために設計されている. 熱流は現在の定常状態で (ice II に有利であ
る), この場合 ice I–II の相転移は流動学的リソスフェアの内部に達している. 密度
の高い ice II が大量にあるということ (そして全体の密度は低い) から, (無水) 岩
石の質量比がおよそ 0.52 だけしかないと陰に示される. このモデルが半径と密度
の上限と下限を示しているとはいえ, 相対的に (II. 節 A), 冥王星の構造と熱進化
に大量の ice II が関連していることは一つの重要な可能性である.

上記で議論したように, 冥王星は大量の有機物を含んでいる可能性がある. 図
4b では, そのような有機物が今日の冥王星の内部にどのように存在しているか図
示している. 具体的に議論するために, この冥王星モデルの半径を ≈ 1200 km と
し, “平均” の密度を ≈ 1.85 g cm−3 とした. 我々は, 冥王星の核の進化の間に, 有
機物の大半が放出されただろうと仮定する. 熱水の系においてどれほどの有機物
が CH4 と軽い炭化水素に分解されたのか (たとえば, Holloway 1984; Rullkötter

1993 を見よ), 黒鉛に変化したのか (たとえば, Buseck and McKinnon 1985 を見
よ), もしくは CO2 へと変化したのか, などはわからない; しかしながら, 大量の有
機物が集積した場合, より重い (しかしまだ浮かびやすい) CHON 様の成分が初期
に流動的になり, 核の最上部に浸透した可能性はある. 有機物/岩石の質量比は, 図
4b では ∼0.2 と取られている. これはハレー彗星で観測されている比の半分であ
る (Jessberger et al. 1989). 状態方程式は CHON 様の物質には知られていない.

そのため, 図 4b では構造的な計算はしておらず, PF 岩石と水氷, 有機物間の質量
収支から計算している. その際, 有機物の密度を 1.5 g cm−3 と単純に仮定して計
算している. この場合, 分離した ∼100 km の厚さの有機物層が, 密度の低い水氷
マントルの底に存在するだろう. このモデルの水氷は純粋な ice I である. ただし
ice II は潜在的に存在し得る. 厚い有機物の層は, 十分に冷たく (∼200 から 300 K)

アモルファス固体に分類されるが, 対流するには十分な暖かさである (もし, 黒鉛
が主でなければ). しかし, 状態方程式と同様にこの層の流動特性もわかっていな
い. 冥王星は, 惑星と主な衛星の中で, そのようなマントル層があるという点で独
特である可能性がある (II. 節 B での議論を見よ). そのような冥王星のモデルの岩
石/氷質量比は, 有機物がないと仮定した場合に推測されるものよりも大きくなる
(III. 節 B); この例では, 比は ∼70/30 で, 図 3a の値よりも大きい.

分離した層としての冥王星内部の有機物の量は, まだ制約することができない.

そのため, 冥王星内部をモデル化する上で重大な未解決の問題として残っているこ
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とに注意しておく. しかしながら, 純粋な氷と岩石組成に関しては, より詳細に, よ
り系統的にモデル化することができる. 図 5 では, 完全に分化した冥王星モデル
のいくつかの組み合わせについての岩石の質量分率が示されている. 半径は 1150

km から 1200 km の間とし, 比較としてトリトンモデルを示した. それらは全て,

表面温度 Ts の関数として示している (McKinnon and Mueller 1996 より). 更に,

ここでは現在の定常状態の熱流量を想定している. 与えられた半径に対して, 曲線
が 2 つに別れている. それは, 対流している内部の氷が “熱い” 場合と “冷たい”

場合を示している. それは, それぞれ 235 と 180 K の内部温度 (Tad) 境界に対応
しており, II. 節 D で議論した. 全てのモデルの冥王星質量は, 表 II の二つの冥王
星–カロン系総質量の平均をとり, Tholen and Buie (1990) の半径に基づいた体積
に応じて冥王星とカロン間で分配することによって決めている. 惑星と衛星の密
度が等しいという仮定は, 実際, 冥王星の岩石/氷比を全体の系と一致させたい場
合に最適である. 起源論的に最も重要な意味をもつものは, 系の岩石/氷比である.

この仮定に基づいた MP = 12.79 × 1024 g は, 本質的に表 II の冥王星の平均質量
と一致しており, 図 2 と 3 で既に使われた.

図 5の冥王星 (そしてトリトン)の岩石の質量分率は, 複雑で, 自明でない形で表
面温度に依存している. 表面が非常に冷たい場合, ice I–ice II 相転移がリソスフェ
アで起こり, 内部の対流領域は (普通) 純粋な ice II となっている. したがって, 岩
石/氷比は低下し, Tad に影響を受けにくくなる. Ts が上昇した場合, 熱伝導率は下
がり, 伝導による温度勾配が急になり, ice II 領域の外側のリソスフェアの温度分
布が上昇する. そして, 岩石の質量分率が鋭く上昇する (ice II が少なくなる). ま
ずは高い Tad のモデルで起こり (それらの上部熱境界層は, それぞれのマントルに
おいてより深い), 次に冷たいモデルで起こる. そして, より高い Ts の場合には Tad

に対する依存性が少し残る (ice II の量を決めるため). 冥王星とトリトンについて
もっともらしく考えられた Ts の範囲 (Stern et al. 1993; Jewitt 1994; Tryka et al.

1994) で, 表面温度が変化することに対して強い反応が起こるということは, 注目
すべきことである. McKinnon and Mueller (1996) では, 両方のモデルで測定され
た N2 氷の表面温度, Ts ∼40 K にもかかわらず, 有効表面温度 (すなわち, マント
ルの熱構造についての境界条件として使用した) が表面の低い熱伝導率の氷 (冥王
星の場合 N2, トリトンの場合は N2 と CO2) によって上昇していることを議論し
ている. また, モデルの核から来る現在の熱流量は定常状態の量を超えていること
(次の節でより厳しく議論がなされている), そして, 上昇した熱流量は, 内部構造に
関して Ts を上昇させた場合と同方向に働くことを指摘している. 最後の論点とし
て, 極めて ice II の富んだ状態, たとえば 図 4a となるためには, マントルの冷却
が必要であり, それによる顕著な全体の圧縮も暗に示している. そして, そのよう
な効果は (まだ) 少なくともトリトンでは働いていない. したがって, 無水の岩石
を基に計算した冥王星とトリトンの岩石の質量分率についての我々の最も良い推
定は, 図 4 の右側のより高い Ts の解に対応するものである.

図 5 での計算に基づいて, もし冥王星が 1988 年の星の掩蔽の観測の解釈から
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暗に示されるものと同じ大きさであるならば (半径が ≈1200 km で, ρP ≈1.75 g

cm−3), 岩石/氷質量比が ≈60/40 となることがわかる. しかしながら, II. 節 A で
の議論ではおそらく冥王星はより小さくより密度が高く, 半径は 1160 から 1180

km 付近である (ρ ∼1.85 から ρ ∼1.95 g cm−3 に相当する). したがって, 冥王星–

カロン系の岩石の質量分率は ∼0.65 と∼0.7 の間であるはずだ (冥王星自身の境界
は, 冥王星/カロン質量比が不確実であるため, もう少し広い ∼ 0.6–0.7だろう). 冥
王星はトリトンと同じくらい岩石に富んでいるだろう. それは, 完全な無水岩石の
状態方程式をつかって図 5 にモデル化されている (Mueller and McKinnon [1988]

の PTC 岩石 (Pretremolite Condensate) で, 金属鉄をマグネタイトに置き換えて
いる [McKinnon et al. 1995 の議論を見よ]). McKinnon et al. (1995) では, 冥王星
がトリトンよりも岩石に富んでいるかもしれない可能性を挙げている. ただし, 執
筆当時に入手できた正確なものに近い相互イベントの半径に依存し, トリトンにつ
いては Ts = 38 K (図 5 を見よ) を用いた. さらに, 冥王星核が部分的にしか脱水
していない場合 (III. 節 B), 図 5 の岩石/岩石+氷質量比が下がるが, それはわずか
な量, ≤0.01 である. 冥王星本体が系全体よりも氷に富んでいないとしても (Null

and Owen 1996), 半径を固定した場合, 冥王星とカロン間での質量の分配は系全体
の密度に影響せず, 系全体の岩石/氷比にもほとんど影響はない. そして, 起源論的
に重要なものは, 系全体の密度と岩石/氷比である (そして, それらが暗に示すこと
について更に十分に III. 節 C で議論している). われわれが議論した構造的, 組成
的な可能性の中で, 巨大な有機物成分だけが (図 4b), 見かけの上ではトリトンに
は存在しておらず, トリトンよりも冥王星の岩石/氷比が上がる可能性がある.

万全を期すため,冥王星内部の追加の氷成分の影響について議論する. McKinnon

and Mueller (1988) では, (低密度の) メタン氷の表面層を 10 km 加えるごとに,

∼1.7% づつ岩石/(岩石+水氷) 質量比が上昇することを見つけた (ここでは基準値
を≈0.70 とした). この状況は, 最近の分光器の発見から, もはやかつて考えられ
ていた程もっともらしくない (Cruikshank et al. による章を見よ). 窒素 (そして
CO) 氷は水氷と似たような密度である. そのため, その構造モデルで単純に窒素氷
を水氷に置き換えて考えると, その表面層によって岩石/(岩石+水氷)比 ms が上
昇する. その上昇は, 1 + 3∆h/RP ρP だけである. ∆h は層の厚さ, RP は冥王星の
半径, ρP の単位は g cm−3 である. これは, 10 km の N2 氷につき ∼1% となる. 似
たような議論を, 軽い有機物の層でも持ち出すだろう (すなわち, 1 g cm−3 に近い
密度の有機化合物である).

我々は, 冥王星内部の氷がクラスレートを形成しているとは考えていない. な
ぜならば, 冥王星はおそらく分化しており, 氷が溶けたはずだからである (III. 節
B). しかしながら, もし氷マントルがクラスレート化しているのであれば, 岩石/氷
比へゲスト成分の存在が影響する. 空のクラスレート格子の密度は ≈0.8 g cm−3

で (Dharma–wardana 1983), もし CH4, CO, N2 の組み合わせで, H2O/ゲスト比が
5.75 でクラスレートに取り込まれていた場合 (Lunine and Stevenson 1985), クラ
スレートの密度は ≈0.92 から 1.02 g cm−3 となる可能性がある. 表面付近までク
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ラスレートが取り込まれていた場合, 導かれる全体の岩石分率 (岩石/全体) は基本
的に同じままだが, ほんのわずか, 岩石/H2O 比は増加する可能性がある. クラス
レートは ice II の P − T の範囲では安定しており, ice II よりも大幅に密度が低
い. そのため, この領域でクラスレートが生じいると ms が大幅に上昇する.

要約すれば, 冥王星がかなり岩石に富んでおり, 岩石分率が ≥60% そうであるこ
とがわかる. 熱史を考慮することで, 冥王星が分化しているという事が暗に示され
(しかし, 要求はしていない), それは比較的に大きい岩石の核となる可能性がある.

その場合, 現在の中心の温度は 1000 K を超える (III. 節 B). 核は, 大半が水氷で
ある ∼200 から 350 km の厚い殻に覆われていると思われる. マントルのより深
い部分の氷は, 現在固体の状態で対流していなければならない. 対流している氷が
ice I と ice II どちらに主に占められているかは, 冥王星の実際の半径 (半径が大き
くなればなるほど ice II が多くなる) と実効的な長期間平均した地表面温度 (Ts が
高くなればなるほど ice II が少なくなる), そして厚い有機物の層ないしは集中域
が存在するかどうか (有機物が多くなればなるほど ice II の余地が少なくなってい
く) に依存している. 我々は, 下記の冥王星マントルにおける ice II への相転移は
冥王星の地質学に影響があり, 宇宙探査機ミッションによって検証できることを以
下で見ていくことにしよう.

カロン

現在, カロンの内部構造について確実にいえることは, 相対的にサイズが小さい
ため冥王星よりも冷えているということくらいである: κ ∼ 4× 10−4 cm2 s−1 とす
ると (100 K において岩石と氷の混合物に適合している; Hobbs et al. 1974), 熱の
伝搬する深さ

√
κt は t = 4.5 Gyr では ∼ 800 km で, 衛星の半径よりも大きい. 図

6 は熱流量を現在の定常状態の値から 25% 大きいとした未分化のカロンのモデル
について, 圧力と温度の分布を示している (次の節を見よ). 半径と質量には表 I と
表 II の平均値を基にした値を選んでおり, それぞれ, 625 km と 1.78 × 1024 g で
ある. 温度は深さに応じてゆっくりと上昇し, 全体的に伝導によって熱を運んでい
る (氷はあまりに冷たすぎて対流しない). 温度が低いことは ice II が安定な領域
を温度分布が横切れることを意味する. たとえカロン内部の小さい圧力下であって
もである. 図 7 に二つの対照的なカロンの内部構造モデルを示した. 図 7a は図 6

を基にしており, 図 7b 各境界条件が等しい分化した構造モデルである; 前者の場
合はカロン内のほぼ半分の水氷が ice II に相転移している (その量は, しかしなが
ら, 多孔質で熱伝導率の低いメガレゴリスの影響を受けるかもしれない [たとえば
Eluszkiewicz 1990 を見よ]). カロンの密度が低く 1.3 g cm−3 ほどの場合でも (II.

節 A), 未分化の場合はおそらく多少の ice II が存在するだろう. それは中心の温
度がきわめて低いためである.

冥王星についての議論ですでに述べたように, 冥王星–カロン系それぞれの質量
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と半径が固定されている場合, 系全体の岩石/氷比はカロンの密度の不確定性にほ
とんど影響を受けない. もちろんカロンの岩石/氷比の変化は系全体に対してほと
んど影響しない. たとえば, 分化の状態が制約されていないこと, つまり ice II の
量によるカロンの岩石/氷比の推定値の不確定性は, カロンの密度が与えられた場
合 (たとえば図 7 ), 系の岩石/氷比へごくわずかにしか影響しない (< 0.005).
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