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概 要

火星大気は地球と比べて薄く温度も低い特徴を持つが,時に惑星規模の擾乱が見られる.代表
的なのものは,全球にわたってダストが巻き上げられるダストストームが挙げられ,これまでに探
査機,地上観測共に多くの研究が行われてきた. 一方,偏光観測は天体表面の粒子の情報を得るの
に適した方法である.先行研究では,火星の偏光観測によって,火星大気の状態が変化した際に偏
光度が変化することが示されている.地上からの偏光観測は,広範囲に渡る粒子種や分布の変化
を知ることができ,探査機による観測をカバーすることが期待できる. 突発的な現象の検出が地
上から可能になれば, その現象を長期間追うことによって, ダストストーム後の粒子がどのよう
に沈降していくかなど,十分に検討されていない火星大気粒子の動きを追えることが期待される.
全球的な粒子分布と粒径の変化は,火星大気のダイナミクスを知る重要な手がかりとなる.
本研究では 2018年 7月 27日-12月 17日において,ピリカ望遠鏡を用いて複数の波長帯で火

星の偏光観測を行った.この観測中,火星を周回する探査機Mars Express (MEx)によって,赤道
域の Arsia火山付近から西に長く伸びる雲が観測された. この論文では,偏光観測による火星大
気モニタリング手法を確立し，将来発生するダストストームにおける粒子巻き上げ・沈降プロセ
スと大気ダイナミクスを明らかにするため,MExが観測した雲を検出することを一つの目標とし
て解析を行った結果を示す.
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1 INTRODUCTION

1 Introduction

1.1 火星の概要

火星は地球型惑星の 1つであり,地球の外を公転する外惑星である.表 (1)に火星の概要を示す.

表 1: 火星の諸元 [9]

火星 地球

赤道半径 [km] 3396 6378

公転周期 [yr] 1.881 1

自転周期 [h] 24.62 23.93

軌道長半径 [AU] 1.5237 1

軌道離心率 0.0934 0.0167

軌道傾斜角 [deg] 1.849 0.002

軌道要素の性質として,地球と比べ離心率が大きいことにより,受け取る太陽放射の年較差が大

きくなる.北半球の夏が遠日点,南半球の夏が近日点にあたるため,半球の季節変化は地球よりも大

きくなる.

火星大気中には数 µm程度のダストが常時存在しており,赤外に吸収帯を持つため大気を直接加

熱するなど,火星の放射平衡において重要な役割を持つ [10].このダストが巻き上げられるとダス

トストームが発生する.ダストストームが発生時は火星大気の光学的厚みが平常時の数倍に増大し,

太陽光のほとんどを遮るため,火星表面でのローバーの活動に影響を与えることがある.ダストス

トームの規模は数日で収まる局所的なものから数か月持続する全球を覆うまで発展するものまで存

在する.全球的なダストストームの発生は南半球の夏に集中しているが,全く起きない年もあるな

ど,未だにメカニズムが解明されておらず,様々なモデルが提唱されている.2018年 6月には,全球

的なダストストームが発生し,7月頃から終息が始まった.

1.2 粒子による偏光

光を表す電磁波の振動方向は,光の進行方向に垂直である.この振動方向が特定の方向に偏って

いる状態を偏光という.太陽光など,黒体放射で表されるような光は,様々な振動方向を持つ光が均

等に集まっているため,絶えず振動方向がランダムに変化している.このような自然光の状態を,無

偏光という.一方,太陽光を反射している惑星の光は,惑星表面,あるいは大気中の粒子によって散

乱された太陽光を含むため,偏光している. 偏光の強度,すなわち散乱強度は方向と波長への依存性

を持つ.地球大気で見られるレイリー散乱は粒子サイズが波長と同程度の際に発生する,等方的な

散乱である.もう一つの代表的な散乱であるミー散乱では,波長の十倍程度大きい粒子が前方散乱

を起こす.このように散乱の度合いは粒子の形状,サイズ,組成に大きく関係している.

粒径 D の球状粒子の単位立体角当たりの散乱角 θ あたりのミー散乱の散乱強度 Iθ は以下の式
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1.2 粒子による偏光 1 INTRODUCTION

(1)で表される.散乱角 θと位相角 αには,θ = π − αの関係がある.

Iθ =
I0 · λ2

8π
∗ (i1 + i2) (1)

i1,i2 は電場の振動方向が垂直,水平である直線偏光成分を表す.

i1 = |
∞∑

n=1

2n+ 1

n(n+ 1)
{an · πn(cos θ) + bn · τn(cos θ)}|2 (2)

i2 = |
∞∑

n=1

2n+ 1

n(n+ 1)
{an · τn(cos θ) + bn · πn(cos θ)}|2 (3)

式中の πn(cos θ),τn(cos θ)は Legendre陪関数 P1
n を用いて式 (4),(5)で表される.

πn(cos θ) =
P1
n(cos θ)

sin θ
(4)

τn(cos θ) =
d

dθ
{P1

n(cos θ)} (5)

an,bnは Riccati-Bessel関数 ϕn(x),ζn(x)とその導関数を用いて式 (6),(7)で表される.x = πD
λ は粒

径パラメータ,mは粒子の相対屈折率を表す.また,y = mxである.

an =
ϕn(x) · ϕ′

n(y)−m · ϕn(y) · ϕ′
n(x)

ζn(x) · ϕ′
n(y)−m · ϕn(y)−m · ϕn(y) · ζ ′n(x)

(6)

bn =
m · ϕn(x) · ϕ′

n(y)− ϕn(y) · ϕ′
n(x)

m · ζn(x) · ϕ′
n(y)− ϕn(y)−m · ϕn(y) · ζ ′n(x)

(7)

直線偏光とは電場の振動方向を基準面に沿って 2つに分解したとき,位相差無しで振動している

状態を指す.そのため直線偏光している電磁波の振動方向いつも同じ面にある. 2つに分解した振動

の位相差が合わない場合,電磁波の振動方向は時間的に変化する.この状態を楕円偏光といい,特に

位相差が π/2の状態を円偏光という. 光の偏光を表すパラメータとしては,ストークスパラメータ

がよく用いられる.ストークスパラメータは全フラックス I,直線偏光成分Q,U ,円偏光成分,V か

ら成る.Qは垂直成分に対する水平成分の優位性を,U は 45◦傾いた基準面における垂直成分に対す

る水平成分の優位性を示す. ストークスパラメータの意味を視覚的に表したものが以下の図 (1)で

ある.
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1.3 火星の偏光観測 1 INTRODUCTION

図 1: ストークスパラメータと電場の振動方向

1.3 火星の偏光観測

火星の偏光観測は 1929年の Lyotによる観測以降多数行われている.(Ebisawa,1993[1])は,地上

からの長期間にわたる観測が行われており,地表とダスト,雲の偏光度の違いとダストストーム発

生時の偏光度の変化をまとめている.図 2のプロットの内,×はダストの影響を受けている地域を表
しており,地表面と比較して顕著な偏光度の変化が見られる.white cloudsを表す ⊙のプロットは
他領域と比較して高い偏光度を示している.

5



1.3 火星の偏光観測 1 INTRODUCTION

図 2: 地上からの偏光観測による火星地表の偏光度変化

2003年の火星接近時にはハッブル宇宙望遠鏡による火星の偏光観測が行われている [5].この観

測では,雲領域を除外した部分と全球から求めた偏光度の違いが見られている他,紫外域で見られ

る半透明の雲で 3%の強い偏光が検出されている.
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1.3 火星の偏光観測 1 INTRODUCTION

Hubble Space Telescope imaging polarimetry of Mars 9

of the planet’s disk. These dates do not show any pecu-
liarity in ice opacity. However, we found that the average
TES-derived ice opacity in the western portion of the appar-
ent martian disk at low southern latitudes is distinguishably
higher than in the eastern part at the same latitudes. The
TES measurements are always made in the same part of the
day, approximately 2 PM local time, while the HST images
present morning time in the western portion of the disk and
evening in the eastern portion. Many observers have noticed
that condensate clouds are generally denser near the morn-
ing limb (e.g.,Pearl et al., 2001).

3.2. Polarization vs. phase angle, wavelength, and location

To illustrate the general behavior of martian polarization,
we average the parameter−Q/I over the entire disk for
each date and filter. The results are plotted inFig. 9 against

Table 2
TES-derived ice opacity values for low southern latitudes (0◦–30◦ S) and
both for western (>30◦ W) and eastern (<30◦ W) part of the apparent mar-
tian disk standard deviation for all casesσ ∼ 0.05

Days in September,
2003

Part of the
apparent disk

Average ice
opacity,×103

Number of individual
measurements

1–10 Total 3.76 7250
Western part 6.90 4291
Eastern part 0.79 2959

5 Total 6.66 800
Western part 9.25 545
Eastern part 1.11 255

7 Total 1.18 545
Western part 2.73 269
Eastern part 0.33 276

Fig. 9. Polarization phase curves for Mars: after averaging over the whole
disk (open symbols) and after averaging over all pixels out of visible clouds
and the southern seasonal polar cap (filled symbols).

the phase angleα with empty symbols. In blue light (filter
F435W) the polarization is on the order of 1%. Quantitative
agreement with earth-based measurements byEbisawa and
Dollfus (1993)(seeFig. 1) is observed both in the polariza-
tion degree and in the position of the polarization minimum
αmin. The depth of the minimum in−Q/I is smaller in
the filter F330W than in the visible band. The same is ob-
served for the polarization minimum and inversion angles.
This result is expected and can be explained in the following
way: To a first approximation, the light scattered by Mars
is a combination of light scattered by the surface and by
the atmosphere (i.e., we neglect the scattering between the
surface and atmosphere). Light scattered by the surface has
a well-pronounced negative polarization branch with rather
largeαmin andαinv. Scattering in a clear atmosphere is dom-
inated by molecular scattering which obeys the Rayleigh
scattering law: the polarization is positive and quadratically
approaches zero when the phase angleα tends to zero. In
the UV range the ratio of surface-to-atmosphere scattering
is smaller than in the visible band, producing this observed
tendency. Atmospheric aerosols introduce some complica-
tions in this simple explanation, but do not change things
significantly: dense clouds have weaker negative polariza-
tion than the surface (e.g., seeFig. 1), and their relative
contribution is higher in the UV. We compared Earth-based
measurements of phase dependence of polarization(Dollfus
and Focas, 1969)obtained at the same UV and visible wave-
lengths as HST (seeFig. 10). The tendency “the shorter the
wavelength, the shallower the negative polarization branch
and the smaller the angle of polarization minimum” is con-
firmed for the Earth-based measurements too. We should
note the systematic excess of the Earth-based polarization

Fig. 10. Comparison of the polarization phase curves with photoelectric
Earth-based measurements byDollfus and Focas (1969)obtained at the sim-
ilar UV and visible wavelengths as HST ACS.図 3: ハッブル宇宙望遠鏡による紫外域での雲を除いた領域と全球の偏光度の変化
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1.4 Mars Expressで観測された雲 1 INTRODUCTION

8 Yu. Shkuratov et al. / Icarus 176 (2005) 1–11

Fig. 8. Full-resolution image of color-coded polarization degree distribution over the martian disk (filter F435W, September 7) superposed over brightness
image.

the limb. Outside this belt a number of surface albedo fea-
tures and the largest topographic features (Valles Marineris,
Argyre Basin) are distinguishable. Faint semitransparent
clouds are seen, especially in the western (left) part of the
disk and in the south–east, close to the polar cap. These
clouds change dramatically between observation dates.

The contrast of all surface features outside of the northern
cloud belt, including the southern polar cap, is much lower
in the UV than in the visible band. This well-known effect is
due to the fact that in the visible spectral range, surface scat-
tering is the major contributor to the scattered light, while in
the UV range the atmospheric molecules and aerosol scat-
tering dominate. Semitransparent cloud features are denser
and more abundant in the UV also, since scattering by fine
aerosols is more effective at shorter wavelengths. In addition
the albedo contrast of mare and highland surface materials is
much lower in the UV than in the visible range.

We compare our results to data obtained with the Mars
Global Surveyor Thermal Emission Spectrometer (TES)—
atmospheric dust opacity (9.7 µm) and ice opacity (12.1 µm)

retrievals(Pearl et al., 2001; Smith et al., 2001). During the
observation period, close to perihelion, the atmosphere was
relatively dusty in comparison to the aphelion season. We
confirmed that the retrieved dust opacity strongly anticor-
relates with the surface topography; i.e., the opacity corre-
lates with the total atmospheric column. This means that the
dust is evenly distributed in the lower atmosphere. The TES
data do not show any pronounced dust-lifting events close in
space and time to our observations.

The retrieved ice opacity is scattered around zero within
accuracy of the inferred values. We do not see any cor-
relation between individual TES retrievals of ice opacity
and semitransparent clouds seen in the HST images. This
could be because the TES data for the best-expressed clouds
in the western portion of the martian disk were taken 4–
5 h later than the HST images were acquired, and clouds
might change during this time.Table 2shows averaged TES-
derived ice opacity for period September 1–10, 2003 and
separately for September 5 and 7, when the most promi-
nent polarimetric features were observed in the western part

図 4: ハッブル宇宙望遠鏡による偏光観測で得られた偏光度マップ

1.4 Mars Expressで観測された雲

火星周回軌道上の探査機Mars Express(以下MEx)は 2003年から運用されており,様々なデー

タを取得しているが,このほかに VMCというカラーカメラを搭載しており,写真を提供している.

図 (5)の写真は,2018/09/12に取得された雲である.この雲は赤道近くのアルシア火山付近から西

向かって最大で 1500 km程度の長さまで成長し,可視で見られる雲としては規模が大きい.MExで

はこの地域で同様な雲を過去に数回観測しており,火山斜面に沿った上昇気流によって水蒸気の凝

結が発生していると考えられている.[8]

8



1.4 Mars Expressで観測された雲 1 INTRODUCTION

図 5: Mars Expressによって観測された雲 (2018/09/21)
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1.5 研究目的 1 INTRODUCTION

図 6: Mars Expressによって観測された雲 (2018/09/12)

1.5 研究目的

偏光を用いて観測することで,撮像観測では得られない粒子の特性についての情報を得ることが

できる.地上観測は探査機がカバーできない全球的な動きについて連続的な観測をできる点に強み

を持つ.とくにピリカ望遠鏡は,このクラスの地上望遠鏡として豊富なマシンタイムを誇り,長期に

わたる時間分解能の高い観測を行うことができる.将来的には,偏光観測によるモニタリング観測に

よって,火星の気象現象の一部始終を追い,その発生から終息までの粒子の動態を追うことで火星

のダイナミクス解明へと発展させることが期待できる. この研究では,モニタリング観測の手法を

確立するために,火星大気で発生する突発的な気象現象,特にMExが観測した長い尾を持つ雲を,

偏光観測によって検出することを試みる.
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2 OBSERVATION & METHOD

2 Observation & Method

2.1 ピリカ望遠鏡

ピリカ望遠鏡は北海道大学が有する光学赤外線天体望遠鏡である.主鏡直径は 1.6mで,惑星観測

を目的として設置された望遠鏡としては最大級の大きさを持つ.望遠鏡は北海道名寄市に設置され

ており,東経 145◦ 北緯 44◦,標高 151mに位置する.表 2に望遠鏡の仕様を示す.

表 2: ピリカ望遠鏡仕様
光学系 リッチー ·クレチアン
焦点 カセグレン × 1,ナスミス × 2

主鏡有効径 1600mm

合成焦点距離 19238mm(F/12.0)

視野 (カセグレン) 直径 20 arcmin

図 7: 天文台外観
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2.2 MSI(Multi-Spectrum Imager) 2 OBSERVATION & METHOD

図 8: ピリカ望遠鏡

2.2 MSI(Multi-Spectrum Imager)

MSI(Multi-Spectrum Imager)は,ピリカ望遠鏡カセグレン焦点に設置された観測装置である.MSI

は EMCCDカメラと液晶可変フィルターの組み合わせによって素早くマルチスペクトル撮像を行

うことができるユニークな装置である.この他,MSIには本観測で行う,ウォラストンプリズムと広

帯域フィルターを用いた偏光観測ことができる.表 3に装置の仕様を示す.

12



2.3 火星観測 2 OBSERVATION & METHOD

表 3: MSI仕様
波長域 360-1050 nm

視野 3.3× 3.3 arcmin(0.389 arcsec /pixel)

フィルター

·液晶可変フィルター (VIS) 400-720 nm(∆λ = 10nm)

·液晶可変フィルター (SNIR) 650-1100 nm(∆λ = 10nm)

·狭帯域フィルター 365,656,777,889,1010&1100 nm

·広帯域フィルター U,B,V,Rc,Ic

検出素子 512× 512pixel EMCCD

最大フレームレート 0.031ṡ(EMCCD mode),0.122 s(NormalCCD mode)

図 9: 装置外観

2.3 火星観測

火星の偏光度を測定するため,本研究ではウォラストンプリズムと広帯域フィルターを用いた観

測を行った.偏光観測に使用できるフィルターは B,V,Rc,Icであるが,V,Rc,Icバンドでは最短露光

時間でもカウントが飽和して正確なデータが取得できないため,これらのフィルターうを用いる際

には,主鏡バッフル部分に光量絞りを目的としたバッフルマスクを取り付けて観測した.また,装置

偏光を補正するためのパラメータを取得するために無偏光標準星,強偏光標準星を 2つずつ各バン

ドで観測した.フラットフレームの取得にはドーム内に取り付けられたフラット板とフラットラン

プを利用した.火星画像のデータの形式は 200-250枚の動画であり,半波長板の回転角度でそれぞ

れ 1枚取得した.これを 1セットとして,1回の観測では天候が許す限りこれを 5セット行った.ま

13



2.3 火星観測 2 OBSERVATION & METHOD

た,装置偏光とその偏光方向を測定するために,偏光度が既知である無偏光標準星と強偏光標準星

の偏光度を測定した.

観測期間中の位相角の変化を図 10に,観測直下点経度の変化を図 11に示す.

図 10: 観測期間中の位相角の変化

14



2.3 火星観測 2 OBSERVATION & METHOD

図 11: 観測期間中の観測経度

15
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表 4に観測の概要を示す.

表 4: 観測概要
観測日 仕様バンド 火星視直径 位相角

7/26,7/27 B,V,Rc,Ic 24.2 arcsec 4.8, 4.7◦

7/28 B 24.2 arcsec 4.8◦

7/29 B,V,Rc,Ic 24.1 arcsec 5.0◦

8/22 B 22.5 arcsec 21.8◦

8/27 B,V,Rc,Ic 21.7 arcsec 25.1◦

9/1-9/3 B 20.9-20.5 arcsec 28.0− 29◦

9/5,9/11 B 20.2,19.1 arcsec 30.2, 33.0◦

9/12 B,V,Rc,Ic 18.9 arcsec 33.5◦

9/13,9/14 B 18.8,18,6 arcsec 33.9, 34.3◦

9/15 V,Rc,Ic 18.4 arcsec 34.7◦

9/16-9/20 B 18.2-17.6 arcsec 35.1− 36.5◦

9/26,9/27 B,V,Rc,Ic 16.6,16.4 arcsec 38.4, 38.7◦

10/2-10/4 B,V,Rc,Ic 15.7-15.4 arcsec 39.9− 40.4◦

10/8 B 14.8 arcsec 41.2◦

10/9 B,V,Rc,Ic 14.7 arcsec 41.4◦

10/12 B 14.2 arcsec 41.9◦

10/13,10/18 B,V,Rc,Ic 14.1,13.5 arcsec 42.0, 42.7◦

10/22,10/23 B,V,Rc,Ic 13.0,12.9 arcsec 43.2, 43.3◦

11/2 B 11.8 arcsec 44.0◦

11/8 B,V,Rc 11.2 arcsec 44.2◦

11/12 B,V,Rc,Ic 10.8 arcsec 44.3◦

3 Analysis

本研究の解析では,取得した画像データの一次処理に irafを,それ以降の処理にMATLABを利

用した.この章では解析の流れを記述する.

3.1 irafによる一次処理

irafによる一次処理では観測装置由来のムラを補正する.観測で取得された画像データには,bias

と呼ばれるカウント値が観測対象からくる光による信号に足されているほか,各ピクセル間の感度

のムラが残っている.biasを除くために,bias補正を,ピクセル間の感度ムラを補正するためにフラッ

ト補正を行う. バイアス補正では,CCDに光を阻止に当てない状態で最短露出時間で取得した bias
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フレームと呼ばれる画像 10枚のカウント,中央値でスタックしたフレームを作成し,取得した火星

画像から引き算を行うことで biasを除く. フラット補正では CCDが飽和しない程度に露出時間を

調整した上で,フラットランプの光を当てたドーム内に設置された拡散版に望遠鏡を向けて取得し

たフラットフレームを使用する.半波長板の各回転角度毎に 5枚ずつ取得したフラットフレームを

biasを引いた後に中央値でスタックし,規格化を行う.規格化後のフラットフレームで bias補正後

の画像に割ることで感度ムラが補正される.以上の操作をピクセル毎のカウントの式で表すと以下

のようになる.

reductedImage =
rawImage− biasimage

flatImage− biasimage

3.2 MATLABによる処理

3.2.1 模擬画像作成

一次処理を施した画像に対し,火星の緯度,経度情報を取得するため,観測時のパラメータから火

星の模擬画像を作成した.パラメータの取得には太陽系天体の運行を表示する NASAのWebサイ

ト, HORIZONS(https://ssd.jpl.nasa.gov/horizons.cgi)を利用した.取得したパラメータは,火星-

地球間の距離,太陽直下点の経緯度,観測直下点の経緯度,視直径,位相角,見かけの地軸の傾きであ

る. 緯度,経度で表される火星中心を原点とする極座標系から,CCDの受光面と受光面に垂直な軸

からなる xyz座標系への変換を行う.各ピクセル毎の緯度,経度を計算し,原点からピクセルに対応

する経緯度へ向かうベクトル P と,原点から太陽へ向かうベクトル Lsの内積と,地球へ向かうベク

トル Loとの内積がどちらも正になるピクセルの値を 1,それ以外を 0にすることで,CCD上で火星

にあたる部分のみ 1の値を持つ模擬画像を作成した.模擬画像の例を図 12に示す.

図 12: 位置合わせのための模擬画像

3.2.2 位置合わせ

作成した模擬画像を用いて,一次処理済みの画像の位置合わせを行った.一次処理済みの画像は

ウォラストンプリズムで上下分割された像が写っているため,ピクセルサイズで二つに分けた.分か

れた常光線,異常光線の画像に対し,作成した模擬画像を水平,垂直にそれぞれ 1ピクセルずつシフ
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トさせながらカウント値の合計を求め,合計が最も高くなったシフト量を適用して画像の中心を合

わせた.シフト量とカウント値の関係を以下の図 13,図 14に示す.

図 13: x軸のシフト量とカウント値の関係

18
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図 14: x軸のシフト量とカウント値の関係

図 15: 位置合わせ後の火星画像

3.2.3 緯度マスクの作成と適用

模擬画像作成に使う経緯度を利用して特定の緯度のみを表示する緯度マスクを作成する.緯度の

分割幅は 20度毎とした.惑星のリムでは,偏光度が増大することが知られている.[[2]].このリムに

よる影響を除くため,緯度マスクの半径の大きさは,火星半径の 80%とした.作製した緯度マスクの

例を図 3.2.3. これらのマスクと位置合わせ済みの火星画像を掛け合わせ,カウントを積分した.緯

度マスクを適用した火星画像を図 17に示す.
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図 16: 緯度マスクの例　北緯 10◦-南緯 10◦

図 17: 緯度マスク適用後の火星

3.2.4 Stokes parameterの計算

緯度マスクを適用した火星画像のカウントを積分して,ストークスパラメータを計算した.計算に

必要な装置偏光等の値は今回観測した偏光標準星の値ではなく,2017年に取得された値を用いた.以

下では実際に行ったストークスパラメータの計算方法を記述する. Ie(x)を半波長板の回転角 x◦で

の異常光線のカウントの値,Io(x)を常光線のカウントの値とすると,以下の計算式 (8),(9),(10),(11)

から規格化されたストークスパラメータ Q/I,U/I を計算できる.

Rq =

√(
Ie(0)

Io(0)

)
/

(
Ie(45)

Io(45)

)
(8)

Ru =

√(
Ie(22.5)

Io(22.5)

)
/

(
Ie(67.5)

Io(67.5)

)
(9)

Q

I
=

Rq − 1

Rq + 1
(10)

U

I
=

Ru − 1

Ru + 1
(11)

以下,q = Q/I,u = U/Iとする.q,uのランダム誤差σq ,σuはカウント値の誤差σIe(0,45,22.5,67.5),σIo(0,45,22.5,67.5)

を用いて以下の式 (12),(13)ように表される.

σq =
Rq

(Rq + 1)2
·

√(
σIe(0)

Ie(0)

)2

+

(
σIo(0)

Io(0)

)2

+

(
σIe(45)

Ie(45)

)2

+

(
σIo(45)

Io(45)

)2

(12)
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σu =
Ru

(Ru+ 1)2
·

√(
σIe(22.5)

Ie(22.5)

)2

+

(
σIo(22.5)

Io(22.5)

)2

+

(
σIe(67.5)

Ie(67.5)

)2

+

(
σIo(67.5)

Io(67.5)

)2

(13)

火星のように非常に明るい天体を短い露出時間で撮像した場合,カウント値のランダム誤差σI は

CCDのゲインを gとすると式 (14)と計算できる.

σI =
√

gI (14)

式 (10),(11)で求めたストークスパラメータとそのランダム誤差は装置の偏光効率の影響を受けて

いる.これを補正するために装置の偏光効率 peff で割る.このとき偏光効率の測定誤差によって系

統誤差が出てくるため,誤差の伝搬に従って δq′ , δu′ を式 (17),(18)で計算する.

q′ =
q

peff
(15)

u′ =
u

peff
(16)

δq′ = |q| ·
εpeff

peff
(17)

δu′ = |u| ·
εpeff

peff
(18)

MSIのBバンドでの装置偏光 qinstrument,uinstrumentはそれぞれ 1.110±0.030%,0.486±0.032%で

ある. インスツルメントローテーターの回転と共にこの装置偏光が乗ってしまうため, 以下の式

(21),(22)に従って補正を行う.φq,φuはインスツルメントローテーターの回転角であり,式 (19),(20)

のように,撮像の開始時刻と終了時刻での値の平均値を用いる.φstart(x)は半波長板の回転角が x◦

の状態での撮像開始時のインスツルメントローテーターの角度,φend(x)は撮像終了時のインスツ

ルメントローテーターの回転角度である.

φq =
1

4
{φstart(0) + φend(0) + φstart(45) + φend(45)} (19)

φq =
1

4
{φstart(0) + φend(0) + φstart(45) + φend(45)} (20)

q′′ = q′ − {qinstrument · cos (2φq)− uinstrument · sin (2φq)} (21)

u′′ = q′ − {uinstrument · sin (2φu) + uinstrument · sin (2φu)} (22)

装置偏光補正時に発生する系統誤差 δq, δu は式 (23),(24)で表される.

δq′′ =
√
δ2q′ + {εqinstrument · cos (2φq)}2 + {εuinstrument · sin (2φq)}2 (23)

δu′′ =
√

δ2u′ + {εqinstrument · sin (2φu)}2 + {εuinstrument · sin (2φu)}2 (24)

次に装置座標系のストークスパラメータを式 (26),(27)に従って,天球座標系への変換する. ϕinstrument

は装置の位置角を表しており,観測時に記録された値を用いる.Bバンドでの θのオフセット θoffset

は 3.15± 0.37 [◦]である (2017/01/23測定値).

θ = θoffset − ϕinstrument (25)
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q′′′ = q′′ · cos (2θ) + u′′ · sin (2θ) (26)

u′′′ = u′′ · cos (2θ) + u′′ · sin (2θ) (27)

ランダム誤差は式 (28),(29),系統誤差は式 (30),(31)で表される.

σq′′′ =
√
{cos (2θ) · σq′}2 + {sin (2θ) · σu′}2 (28)

σu′′′ =
√
{sin (2θ) · σq′}2 + {cos (2θ) · σu′}2 (29)

δq′′′ =

√
{cos (2θ) · δq′′}2 + {sin (2θ) · δu′′}2 + {2 · u′′′ · εθoffset

· π

180
}2 (30)

δu′′′ =

√
{sin (2θ) · δq′′}2 + {cos (2θ) · δu′′}2 + {2 · q′′′ · εθoffset

· π

180
}2 (31)

ランダム誤差と系統誤差の平方和を合成誤差 εq, εu として,式 (32),(33)のように計算する.

εq′′ =
√
σ2
q′′′ + δ2q′′′ (32)

εu′′ =
√
σ2
u′′′ + δ2u′′′ (33)

座標変換後のストークスパラメータ q′′′,u′′′ から偏光度P を計算する.

P =

√
q′′′2 + u′′′2 (34)

P のランダム誤差σP , δP は式 (35)で表される.

σP =

√
(q′′′ · σ2

q′′′) + (u′′′ · σ2
q′′′)

P
(35)

δP =

√
(q′′′ · δ2q′′′) + (u′′′ · δ2q′′′)

P
(36)

P にはランダム誤差σP によるバイアスがかかっていると考えられるため,これを補正する.計算は

式 (37)で表される.

P ′ =
√

P 2 − σ2
P (37)

エラーバーの大きさを求めるため,合成誤差を式 (38)で計算する.

εP =
√
σ2
P + δ2P (38)

4 Results

解析によって得られた緯度毎の偏光度 P のプロットを図 18-22に,位相角 30 − 45◦ のプロット

に対し,線形フィッティングを行ったものを図 23-27に示す.図 18-27におけるエラーバーの幅は 38

で求められる合成誤差を表す.フィッティングのカーブは,本来であれば,散乱強度を考慮したもの
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が好ましいが,今回は雲が出現した前後の期間における変化を見る目的で,傾きを簡潔に評価する

ため 2次の近似を用いている.分散はフィッティングの値との差から算出し,データのばらつきを表

している.

図 18: 北緯 50◦-北緯 30◦ における位相角に対する偏光度
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図 19: 北緯 30◦-北緯 10◦ における位相角に対する偏光度
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図 20: 北緯 10◦-南緯 10◦ における位相角に対する偏光度
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図 21: 南緯 30◦-南緯 10◦ における位相角に対する偏光度
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図 22: 南緯 50◦-南緯 30◦ における位相角に対する偏光度

フィッティングカーブの x2の値を比較すると,赤道に近いほど傾きが大きい.一方,位相角 30◦以

降を取り出した図では, また,フィッティングからのデータのばらつきは高緯度側ほど大きくなって

おり,中緯度ではエラーバーを超えてばらついている.図 23-26に位相角に対して各観測日に取得さ

れた 5セットのデータから求めた偏光度の中央値をプロットしたものを示す.図 23-26におけるエ

ラーバーの幅は 5セットのデータの標準偏差を表している.
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図 23: 北緯 50◦-北緯 30◦ における位相角に対する偏光度
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図 24: 北緯 30◦-北緯 10◦ における位相角に対する偏光度
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図 25: 北緯 10◦-南緯 10◦ における位相角に対する偏光度
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図 26: 南緯 30◦-南緯 10◦ における位相角に対する偏光度
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図 27: 南緯 50◦-南緯 30◦ における位相角に対する偏光度

図 18-22から位相角 30 50◦で取り出したものを図 28-32に示す.フィッティングは 1次の近似を

用いている.
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図 28: 北緯 50◦-北緯 30◦ における位相角に対する偏光度
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図 29: 北緯 30◦-北緯 10◦ における位相角に対する偏光度

34



4 RESULTS

図 30: 北緯 10◦-南緯 10◦ における位相角に対する偏光度
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図 31: 南緯 30◦-南緯 10◦ における位相角に対する偏光度
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図 32: 南緯 50◦-南緯 30◦ における位相角に対する偏光度

位相角 36.6◦において,フィッティングからの顕著な差が見られるが,複数の緯度帯で同様の差が

見られることから,この差は系統誤差によるものであると考えられる.
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5 Discusstion

図 (18)-(22)のプロットは,P の符号が逆転する位相角,位相角 30◦以降の傾きが,先行研究におけ

る偏光度の変化を表すカーブとよく一致している.観測波長の違いから,偏光度の絶対値は異なる

が,短波長であるほど偏光度の値が大きくなるため全体を通したプロットは期待通りの形である.

図 33: 各緯度帯の偏光度の比較
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図 34: 火星地表,雲,ダストの偏光度カーブ (Lee, et al (1990)[5])

フィッティングの 2次の係数から南半球の夏から初秋にかけての偏光度の変化の差を比較すると,

赤道域に近い領域で 2次の係数の値が大きく,変化が急であり,地表面による散乱の貢献が低緯度

域で大きいと考えられる.位相角 33− 38◦における 1次のフィッティングでは来たから南にかけて

非対称に傾きが小さくなっていることから季節的変化が表れていると考えられる.仮に地域的なダ

ストストームが発生している場合,偏光度の変化の傾きは小さくなると期待される.今後,北半球の

夏から秋にかけての偏光度変化を観測して比較することで季節性を確かめたい.

Mars Expressによって観測された雲が含まれているのは,図 (20)における位相角 33− 38◦の期

間である.雲がある領域と地表のみが見えている領域比較には,赤道域と南半球低緯度のグラフが

適当である.経度でなく,緯度で比較を行ったのは,火星表面の朝,夕に発生するヘイズに影響を受

けないようにするためである.両者のカーブの 2次の項の係数を比較すると,雲の存在する赤道域

で傾きがやや大きくなっているが,これが雲の存在による影響と考えるのは図 25-26のエラーの大

きさを考えると厳しいといえる.また,緯度依存性を確認するためにはよりディスクをより細分化

した解析が必要になる. 緯度帯とは別に,経度を制限したマスクで偏光度をプロットしたところ,分

散が大きくなり,変化を検出することがより困難になったためここでは載せていない.
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6 Summary&Future works

火星大気は突発的かつ大規模な現象が発生することがあり,ローバー等の探査にも影響を与える

ためそのメカニズムの解明は重要な課題である.本研究では 2018年 7月から火星の偏光観測を行

い突発的な大気現象の検出を試みたが,解析では目標とした雲によると考えられる変化を検出する

ことは困難であった.

これからの展望としては,解析手法,特に位置合わせ手法の改善が課題である.位置合わせ後でも

シーイング由来と考えられる数ピクセル程度の揺らぎが確認されており,解析で用いた手法の限界

が見られた.今回の解析では動画形式で取得した画像フレームを,位置合わせ後に重ね合わせたが,

シーイングの影響が少ないフレームの厳選等は行っていない.フレームの厳選の手法には画像の分

散を参照して「なまされていない」フレームをとりだす手法があるが,コントラストの低い Bバン

ドでは満足な結果が得られないため,リムの形状を参照する等,他の手法を考える必要がある.また,

当初目指していた複数波長帯での観測は光量絞りに用いたバッフルマスクによる装置偏光の増大と

信頼性に問題があったため,これを改善して観測波長域を増やし,反射率の違いとモデリングから地

表面と大気の偏光度の変化を分離することを考えている.本研究の観測開始時は既にダストストー

ムが終息しつつあったため,さらなる観測によってダストストームの一部始終を捉えることで全球

的な粒子の活動を追跡していきたい.
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