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要旨

金星は固有磁場を持っていない．そのため地球のように磁場で守られることなく，太陽
風と金星大気が直接相互作用を行い，運動量・エネルギーを交換する．金星には，地球で
見られない様々な特有の現象が見つかっている．この多くは太陽風との相互作用によって
生じると考えられている．

高度 100 km を超えると金星大気は太陽紫外線によって電離し，電離圏を形成する．電
離圏のプラズマは，太陽風および太陽風とともに流れてくる惑星間磁場 (IMF) の影響を
非常に強く受ける．太陽風動圧や太陽風の向き，IMF の方向により刻一刻と電離圏は様
子を変えていく．太陽風の変動に対応した電離圏プラズマ分布を調べることは太陽風と金
星大気の相互作用を調べる上で不可欠である．同様に，電離圏に入り込んだ磁力線は太陽
風の変動に応じて，その強さや形状を変化させ，電離圏プラズマの運動，熱収支に影響を
与える．それにもかかわらず，これまで太陽風変動に対する電離圏プラズマの分布の変化，
磁場形状の変化についてはあまり議論されてこなかった．そこで，本研究では太陽風の向
きと IMF の向きを基準とした太陽風座標系を定義し，その座標系において Pioneer Venus
Orbiter (PVO) によって得られたデータを基にプラズマ分布，磁場形状を調べた．また，
これらの解析から得られた結果を基に数値実験を行った．更に，太陽風との相互作用によ
り形成されると考えられている電離圏プラズマホール形成についても考察した．

ドレイプ磁場と磁気リコネクション

PVO のデータから，太陽風動圧が低い場合，昼側で磁力線は地面に対して水平を向き，
磁気経度 160 度付近で向きを変え，高度 300 km以上で垂直を向く形状をしていることが
分かった．この磁力線は電離圏の外側につながっている．ただし，太陽風座標系 X-Y 平
面上における X 軸からの角度を磁気経度とする．これは磁気赤道域，磁気中緯度域とも
に同じ傾向にある．磁気経度 200 度以上の場所でも地面に対し水平な磁力線が観測された
が，磁気経度 200 度の場所にははっきりとした垂直の磁力線は観測されなかった．磁気経
度 180 度，高度 500 km 以上の場所では昼側からドレイプしてきた磁力線の向きと逆向き
の磁力線が観測された．この磁力線は昼側に引っかかった磁力線が両極を回りこみ，夜側
で電離圏の外の抜け出している磁力線が存在する．

太陽風動圧が高い場合，磁気赤道における昼側電離圏での磁場の方向は地面と水平向き
であった．水平な磁場は 磁気経度 160 度付近で垂直に向きを変え，磁気経度 180 度付近
で山のような形状をした夜側電離圏全体を覆うようなループ状の磁力線が観測された．こ
のループ状磁力線は太陽風動圧が高い磁気赤道域にのみ観測された．ループ状磁力線は磁
気リコネクションの結果であると考えられる．
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夜側電離圏の構造と熱・力学

太陽風動圧が低い場合，電離圏の電子温度の高度分布は磁気経度によらず同じであった．
磁気経度 80 度付近に 1500 km 以上まで電離圏が広がっていることが観測された．同様の
構造が磁気経度 280 度で見られるが，1000 km 程度の高さまでしか広がっていない．磁
気経度 110 度から 230 度，高度 500 km 以下では磁気経度によらず電子数密度はほぼ一
定であった．磁気経度 180 度，高度 500 km 付近に周囲より電子数密度が高いセントラ
ル・テイル・レイが見つかった．

太陽風動圧が高い場合，磁気赤道ではループ状磁力線が見られた磁気経度 150 度およ
び 200～230 度付近において，周囲よりも電子数密度が低くなっている構造が見つかった．
ループ状磁力線の中心部分ではやや密度が高くなっている．磁気経度 80 度，260 度付近
の電離圏は高度 800 km と太陽風動圧が低い場合に比べ低くなった．

太陽風動圧が高い場合，低い場合に比べて電離圏全体の電子温度が高くなった．電子数
密度が低くなる磁気経度 120 度および 230 度付近で電子温度が高くなっている場所が見
つかった．ループ状磁力線の周辺では太陽風からの熱フラックスが流入しやすくなってい
ると考えられる．ループ磁力線の内側では，太陽風動圧が低い場合に比べてやや電子温度
が高くなっているものの，ループ状磁力線の外側の電子温度と比べて低いため，熱フラッ
クスは妨げられていると考えられる．磁気中緯度ではループ状の磁力線は見られなかった
が，ループ状の磁力線が見られた磁気赤道と同じような場所，磁気経度 210 度付近に局所
的な密度減少が見られ，電子温度は周囲よりも高かった．

夜側電離圏では密度が 104cm−3程度と低いため，電子温度は電離圏界面からの熱フラッ
クスの量で決まる．一方，イオン温度は電子に与えた熱フラックスの量が変化してもほと
んど変化せず，電子数密度で決まることが数値実験により明らかになった．電子を効率的
に冷却するためには 105cm−3程度の密度が必要である．このことから夜側電離圏の電子
温度は電離圏界面からの熱フラックスの量により決まると推測される．

夜側電離圏の電子温度を保つためには電離圏界面からの熱フラックスが必要である．磁
力線を地面に対し垂直と仮定し，電離圏下部でプラズマを供給した場合，夜側電離圏で観
測される温度分布を再現する熱フラックスが存在すると，常にプラズマが流出することが
数値実験により明らかとなった．この状態からプラズマの供給をやめ，熱フラックスを増
加させると 1000 秒間程度プラズマ流出のフラックスが増え，その後，上下に運動しなが
らプラズマは消滅した．逆に熱フラックスを減少させるとプラズマほとんど流出すること
なく，落下し，化学反応により失われる．熱フラックスが高いと分極電場が強くなるため，
化学反応が盛んに起こる熱圏下部へのプラズマ落下が妨げられ，電離圏は長く維持される．

熱フラックスが増加した直後に電離圏尾部から流出していると考えられている観測量に
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匹敵する流出量になることが分かった．しかし，電離圏界面からの熱フラックスによる流
出は少なく，大気進化に与える影響は小さい．

ホール形成過程

プラズマホールが見つかる場所は太陽風座標系でループ磁力線が見つかる場所と一致し
ていることから，太陽風座標系で見つかった密度減少はホールである可能性が高い．太陽
風動圧が強くなる，すなわち太陽風の速度が上がると太陽風によって作られる太陽風電場
E = −v ×Bが強くなる．ここで vは太陽風の速度，Bは惑星間磁場である．そのため夜
側電離圏では E×Bドリフトが強くなり，電離圏プラズマは真夜中へと輸送する方向に
力が働き，磁場は真夜中へと集中するようになる．夜側に集められた磁力線は太陽風に直
接つながっている．その磁力線に沿って熱フラックスが入ることにより，電離圏のプラズ
マは加熱され，電離圏外へ流出する．磁場の拡散が強くなると磁気リコネクションが起こ
り，金星側にループ磁場を形成する．ループ状磁力線は太陽風に直接つながっていないた
め，熱フラックスが減少し，そこでの電子温度は低くなる．そのためプラズマは熱圏下部
に落下し，化学反応により失われる．ループ状磁力線の周囲では太陽風につながった磁力
線が存在するので，そこでは電子温度は高いまま保たれる．太陽風動圧が高い場合はこれ
らが繰り返される．太陽風動圧が低くなると磁気リコネクションは起こらなくなるが，磁
場構造は数日間維持される．

ホールの典型的な直径は 1000 km 程度である．磁場強度 30 nT，温度 1000 K の時，
O+ のジャイロ半径は 5.7 km で，いったん磁場によりプラズマの流れが妨げられ始める
と磁力線を横切ってプラズマは容易にホールの中ヘ入り込めない．また，中性大気ともほ
とんど衝突しないため，衝突周波数がジャイロ周波数を上回る高度 150 km 以下でなけれ
ば中性大気との衝突によりホール内へ入り込むことも難しい．プラズマの供給を妨げるよ
うな磁場構造が形成されれば，プラズマは 2000 秒程度で一気に減少し，ホールで観測さ
れる程度の密度となる．磁場構造が維持されるのであれば，少ないプラズマ密度も維持さ
れる．
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第1章 序論

1.1 金星観測の歴史

金星は夜空に明るく輝き，一際目立つ惑星である．この明るい惑星は古くから人々の
興味を引いてきた．Galileo Galilei が自ら開発した望遠鏡を用い，金星の満ち欠けを観測
し，Nicholas Copernicsが唱えた地動説の証拠を見つけたのは有名な話である (Marov and
Grinspoon, 1998)．その後，地上からは様々な観測が行われるようになった．分光器を用
い，金星が CO2 に富んでいること (Bolton, 1968)，紫外線の観測から雲層が 4 日間で循
環していること (Boyer and Guerin, 1966)，赤外線のドップラーシフトを利用し，自転が
地球と逆方向でおよそ 243日であること (Carpenter, 1970) などが明らかとなった．

ロケットによる衛星打ち上げ技術の進歩により惑星観測は新しい時代に入った．惑星探
査機が打ち上げられるようになり，惑星を直接観測できるようになった．金星にも様々な
探査機が送り込まれ，次々と新しい発見がなされるようになった．最初に金星に近づき観
測を行ったのは米国により打ち上げられた Mariner 2 号である．Mariner 2 号のフライバ
イ観測では，地球と同程度の大きさの地球型惑星にもかかわらず，放射線帯や双極子磁場
が見つからなかった (Smith et al., 1965)．このことは続くソ連の Venera 4 号，Mariner
10 号でも確かめられ，Pioneer Venus Orbiter (PVO) の観測で固有磁場がほとんど存在し
ないと結論付けられた (Russell et al., 1980; Phillps and Russell, 1987)．

Mariner 5 号の電波掩蔽観測により，昼・夜ともに電離圏が存在することが確かめられ
た (Kliore et al., 1967)．発達した夜側電離圏の存在は自転が非常に遅いことを考えると
不思議なことであった．また，バウショックも存在することが確認された (Bridge et al.,
1967)．金星電離圏が太陽風と相互作用している結果であることが示唆された．

続く Mariner 10 号では Mariner 5 号，Venera 4 号，Venera 6 号で観測されたものよ
り低い高度でバウショックが観測され，太陽風の速度や向きによってバウショックの位置，
そしてそれを受け止めている金星大気が大きく影響を受けることが分かってきた (Ness et
al., 1974)．

ソ連によって打ち上げられた Venera 9 号，10 号の観測より磁力線が電気伝導度の高い
場所を通り抜ける際に生じる，金星を取り巻くような形状をするドレイプ磁場の存在が確
認された (Podgorny, 1982)．Venera 9 号，10 号に積まれたプローブは 90 気圧，750 K も
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の過酷な条件下の金星地表面の写真を撮ったことでも知られている．

金星超高層大気について最も多くのデータを提供したのは PVO でる．PVO は 1978 年
から観測を始めて，金星大気に突入する 1992 年までの 14 年間，データをとり続け，熱
圏・電離圏の様々な現象を発見し，金星大気と太陽風が直接相互作用している様々な証拠
を提供した．これほどの金星超高層大気のデータがそろっているのはこれまでのところ
PVO のみである．Pioneer Venus ミッションでは 4 つのプローブを金星大気に落として
いる．このプローブにより下層大気の温度構造が明らかにされた．

その後，ソ連による Venera 11 号，12 号および米国による Vega 1 号，2 号では中性大
気の組成，雲の組成，大気の風速などを観測した．Venera 13号，14号および Vega 2 号は
金星表面に着陸し，岩石を調べた．Venera 15 号，16 号では 1～2 km の解像度の地表面
の地図を作成し，さらに近年では 1989年から 1994年まで観測を続けた米国の Magellan
により，解像度が 300 m 以上の詳細な金星の地図が作られた (Saunder et al., 1992)．

1.2 金星大気と電離圏の形成

金星は非常に自転が遅く (およそ 243 日)，自転方向が地球と逆向きの惑星である．公転
周期は 225 日なので，金星の一昼夜はおよそ 117 日となる．つまり昼が 58 日ほど続くこ
とになる．大気を電離させる主な要因は太陽紫外線による光電離であるため，夜側ではほ
とんどプラズマを生成することができない．また，プラズマは磁力線の周りで旋回運動を
するので容易に磁力線を横切って移動することができない．もし地球のように固有磁場が
存在すると夜側にプラズマを輸送することは難しい．それにもかかわらず，夜側には発達
した電離圏が見つかっているのは，金星には固有磁場が存在せず，夜側へプラズマを輸送
することが可能であり，これによって夜側電離圏を形成しているからである．そのプラズ
マの流れは PVO により観測されており，明暗境界付近で数 km/s というかなり速い速度
であることが知られている (Miller et al., 1987)．

金星は二酸化炭素に富んだ大気である．そのため，地球とは異なり二酸化炭素は電離圏
形成に大きく寄与する．電離圏は次のような光化学反応により形成される (Cravens et al.,
1983)．

昼側電離圏での主なプラズマの生成は光電離で

CO2 + hν → CO+
2 + e (1.1)

O + hν → O+ + e (1.2)
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である．CO+
2 はすぐに周囲の O と反応し

CO+
2 + O → O+ + CO2 (1.3)

CO+
2 + O → O+

2 + CO (1.4)

また，O+は周囲の CO2と反応し，

O+ + CO2 → O+
2 + CO (1.5)

式 (1.1)，(1.3) ～ (1.5)の反応により昼側電離圏の高度 200 km 以下では O+
2 と CO+

2 が
主要なイオンとなる．一方，高度 200 km 以上では重い二酸化炭素に代わり，酸素原子が
主要な成分となるので式 (1.2)が重要になり，O+ が主要なイオンとなる．

O+
2 の消滅反応は主に解離再結合と窒素および一酸化窒素とのイオン・原子相互交換反

応である．

O+
2 + e → O + O (1.6)

O+
2 + N → NO+ + O (1.7)

O+
2 + NO → NO+ + O2 (1.8)

式 (1.7)，(1.8)は夜側電離圏で重要となり，NO+は夜側電離圏低高度で多くなる．一方，
O+の消滅反応は，主に式 (1.5)であるが，水素原子の多い夜側では水素原子との反応も重
要となる．

O+ + H → H+ + O (1.9)

この反応には逆反応が存在し，

H+ + O → O+ + H (1.10)

H+とO+の比はHとOの比で決まる．

1.3 金星大気・プラズマと太陽風相互作用

1.3.1 太陽風と惑星間空間磁場

金星は惑星固有の磁場を持っていないことが PVO の観測により確かめられた．このこ
とが地球超高層大気との違いを鮮明にしている．地球では，太陽風と磁気圏が相互作用を
行うことにより運動量，エネルギーのやりとりを行うが，固有磁場によって守られていな
い金星では電離圏プラズマが太陽風と直接相互作用をおこなう (Elpic et al., 1980)．
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プラズマ高速流である太陽風は惑星間空間磁場 (IMF) を伴って金星へ吹き付ける．金
星付近で太陽風の速度はおよそ 400 km/s，プラズマ密度は 10～15 cm−3 程度である．太
陽風に凍結している IMF は強度が平均 11 nT 程度で，金星と太陽をつないだ線から 40
度傾いた方向を向いている．太陽活動度極大期において太陽風電子温度を 1.5× 105 Kと
仮定すると，音波 (γpi/ρi)1/2，アルフベン波 B/(µ0ρi)1/2，磁気音波 (kTe + γpi/ρi)1/2お
のおののマッハ数は 6.6，6.1，4.7 程度となる (Phillips et al., 1986)．ただし，γ は比熱
比，pi はイオンの圧力，ρi はイオンの密度，B は磁場強度，Te は電子温度，µ0 は真空
の透磁率，k はボルツマン定数である．

太陽風が金星にぶつかることで太陽風はそらされ，バウショックが形成される．バウショッ
クと電離圏の間にはマグネトシースが形成される．バウショックを通過した加熱された太
陽風はマグネトシースの中を金星を取り巻くように流れる．それに伴って IMF も金星を
取り巻くドレイプ磁場となる．その IMFは電離圏前面に積み重なっていき磁気バリアを形
成する．そのため，太陽風プラズマの大部分は取り除かれてしまう．夜側の磁場は，この
ドレイプした IMF によって形成される．それらの一部はウェイク磁気圏尾部を形成する．

1.3.2 太陽風変動に伴う金星電離圏磁場構造の変化

電離圏界面の位置は太陽風動圧と電離圏プラズマ圧によって決まる (Russell and Vaisberg,
1983, 図 1.1)．太陽風動圧が低い場合は，太陽風動圧と電離圏プラズマ圧がつりあう場所
に圏界面ができ，その高度は昼側で 300 km 以上となる．一方，太陽風動圧が高い場合は，
電離圏は低い高度 (300 km 以下) まで押し下げられると共に，積み重なった IMFによる
磁気圧が高くなる．この磁場も太陽風動圧を支えることに寄与する (Phillips et al., 1986)．
電離圏で観測される磁場強度は太陽風動圧によって決まり (Kar and Mahajan, 1987)，太
陽風動圧に応じて電離圏の磁場の構造が大きく変わることが知られている (Russell and
Vaisberg, 1983)．

太陽風動圧が電離圏のプラズマ圧を越えない場合，スパイク状の磁場変動 (フラックス
ロープ) が昼側電離圏のいたるところで観測される (Russell and Elipic, 1979, 図 1.1(a))．
フラックスロープの中では J×B = 0が満たされる force free の状態で，磁力線方向に電
流が流れている．フラックスロープは，マグネトシースと電離圏の境界でのプラズマの速
度差によって生じる Kelvin-Helmholts 不安定によって電離圏内に IMF が取り込まれる
と考えられている (Wol� et al., 1980)．この磁力線が下向きの対流によって電離圏下部に
運ばれる (Cravens et al., 1984)．一方，電離圏のダイナモ運動によって形成されるとす
る考え方もある (Luhmann and Elphic, 1980)．フラックスロープの構造は数 10 km と非
常に小さい．このことから磁場の拡散時間は非常に速く，電離圏界面で作られたフラック
スロープが観測される高度までその構造を保つことは難しいことが指摘されている (Cole,
1994)．そのためフラックスロープは観測される高度で作られる必要があることからダイ
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ナモ運動により形成されることが有力視されている．Shinagawa et al. (1993) はフラッ
クスロープの種となる磁場をつくることに分極電場が有効に働くことを指摘している．フ
ラックスロープ形成には電離圏全体を小さなスケールで考える必要があるため，形成に関
しては不明な点が数多く残っている謎の多い現象である．

太陽風動圧が高い，電離圏プラズマ圧を超える場合，電離圏は強く磁化される (図 1.1(c))．
動圧が低い場合に見られた小さなフラックスロープ構造は見られなくなり，太陽直下点付
近の電離圏全体を覆う大きな構造が見られるようになる (Elphic et al., 1980)．昼側での
磁力線の向きは地面に対して水平な向きとなる (Luhmann et al., 1980)．極端に太陽風動
圧が高くなると水平向きの磁場が強くなり，プラズマの流れを妨げ，夜側電離圏を消し去
る現象が報告されている (Cravens et al., 1982)．太陽風動圧が高い場合，マグネトシー
スでのプラズマ流も速くなるので，磁力線が電離圏を取り囲んでしまうと考えられている
(Marubashi et al., 1985)．電離圏を取り囲んだドレイプ磁場は夜側にたまり，垂直を向く
ようになる (Luhmann et al., 1981)．

磁場の構造は電離圏のプラズマ運動，熱収支に大きな影響を与える．電離圏で観測され
た高い電子温度を説明するには電離圏界面から熱フラックスが必要であることが指摘され
ている (Cravens et al., 1979; Knudsen et al., 1980)．その熱源は特定されていないが，太
陽風がエネルギー源であると考えられている (Russell, 1977; Knudsen et al., 1980)．電子
温度は磁力線に沿って伝わりやすいことから，磁力線の形状を決定することは電離圏の熱
収支を考える上で非常に重要になる．夜側電離圏の熱収支から磁力線の形状が推定されて
いる (Hogy et al., 1980) が，観測データから形状を議論した例は少ない．昼側電離圏では
磁力線がプラズマの流れに沿った方向を向く (Law and Cloutier, 1995)．一方，夜側電離
圏で磁気リコネクションの存在が予想されている (Marubashi et al., 1985) が，その証拠
は見つかっていない．

1.4 電離圏プラズマホール

1.4.1 電離圏プラズマホールの特徴

太陽風の変動に応じて，電離圏は刻一刻と変化している．太陽風の影響で引き起こさ
れている現象の一つに，地球では見られない電離圏ホールと呼ばれる現象がある．ホー
ルとはプラズマが局所的に枯渇し，そこでは磁場が強くなり，地面に対して垂直を向く現
象 (Brace et al, 1982a)である．同様の現象はイオンでも見つかっている (Taylor et al.,
1980)．夜側電離圏の高度 200 km 以上の主要なイオンは O+ であるが，ホール内で H+

が主要なイオンとなっている例が多く報告されている (Luhmann et al., 1982; Grebowsky
et al., 1983)．IMFの極性とホール内で観測される磁場の極性が一致することから，ホー
ルで観測される磁場は IMF起源であると考えられている (Marubashi et al., 1985 )．周囲
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図 1.1: 昼側電離圏の電子密度，磁場強度の高度分布．太陽風動圧が変化すると昼側の電離
圏界面高度，磁場環境が変化する．太陽風動圧が低い場合 (a)，電離圏界面の高度は高く，
フラックスロープと呼ばれるスパイク状の磁場が存在する．太陽風動圧が高い場合 (c)，電
離圏界面の高度は低く，大規模構造の磁場が存在する．太陽風動圧が中程度の場合 (b)，そ
れらを足し合わせた構造をしている．Elphic et al. (1981) から転載．

の電離圏のプラズマ圧とホール内での磁気圧はほぼつりあっていることから準静的な現象
である（Brace et al, 1982a）と考えられている．ただし，この磁力線がつながる場所，構
造は明らかにされていない．

ホールのような電子密度減少は見られないが，近金点で強くほぼ垂直な磁場が存在し，
PVO がホールの下を通った可能性を Luhmann et al. (1982) は指摘している．その場所
では O+ が減少し，O+

2 が主要なイオンであった．同時に 7 km/s を超えるイオンのドリ
フト速度が観測され，その速度成分の約半分が下向きの成分であった．一方，ホールの中
では上向きのイオン流が存在する可能性が指摘されている (Hartle and Grebowsky, 1990)．
観測された中性大気密度，電子及びイオンの温度と電子密度からプラズマの圧力勾配によ
る力がすべての下向きの力に勝っているため上向きの流れが生じていると結論付けた．し
かし，ホール内でプラズマの流れを直接観測した例は報告されていないため，ホール内で
のプラズマ運動は明らかでない．

ホールで観測されるプラズマは周りの電離圏プラズマとは異なる特徴を持つ．ホールで
観測される電子温度は周囲のプラズマより低い場合と高い場合がある．電子温度が高い場
合，低温プラズマの成分と高温プラズマの成分が混じりあう分布であることが観測された
(Brace et al., 1982a)．そこでの電子温度は，低温成分においては周囲の電離圏の半分程度
の温度であり，高温成分のプラズマは周囲より一桁程度高温であった．また，ホール内で
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はかなり低温のイオンが観測された (Luhmann et al., 1982)．しかし，ホールのある場所
でイオン温度が観測できた例は少なく，ホールでは常に低温のイオンが存在するかは定か
でなく，高い電子温度との関係も明らかでない．

1.4.2 電離圏プラズマホール形成モデル

太陽風と金星電離圏の相互作用によりホールが形成されると考えられており，いくつか
のモデルが提案されている．太陽風に凍結している IMF は昼側電離圏に積み重なり，ド
レイプする．その磁場は昼側電離圏から両極を通り，夜側電離圏へと回りこむ．その磁力
線が電離圏から離れる際に E×B 方向にプラズマを加速し，ホールを形成するというモ
デルが提案されている (Brace et al., 1982a)．ただし，E は電場，B は磁場を表す．一旦
ホールが作り出されると垂直の磁場により周囲の磁化されていない電離圏からのイオン流
を妨げるためホールはそのままの状態を維持できる．しかし，同一ホール内で磁場の極性
が反転している例が見られないなど，このモデルは困難を抱えている．

Grebowsky and Curtis (1981)はホールが磁力線に平行な電場により作られる形成シナ
リオを提案した．ホールで見られるような磁場の鋭い勾配は夜側へのプラズマ対流によっ
て作り出すことができる (Grebowsky et al., 1983)．磁力線が地面に対して平行な場所で
はイオンは化学反応の起こりやすい低高度へは落ちにくいが，磁力線が鉛直向きになる真
夜中では重力により，プラズマの消滅反応が起こりやすい低高度へプラズマが落ちること
で，急速にプラズマを消滅させ，ホールを作ることができる．また，もし地球のオーロラ
領域で見られるような磁力線に平行な電場が存在すれば，プラズマを電離圏外へ加速でき
ることを指摘している．

電離圏内でこのような磁力線の形状を維持する可能性は Marubashi et al., (1985)によっ
ても指摘されている．太陽風動圧が高くなるとマグネトシースでのプラズマ流が速くな
り，磁力線が電離圏を取り囲む．その磁力線が夜側に積み重なり，最終的には磁気リコネ
クションを起こし，鉛直向きの磁力線を形成する．Grebowsky et al. (1983) や Marubashi
et al. (1985) のモデルではホールでの磁力線形状は説明できるが，平行電場の存在など不
確かな点も多く，プラズマを減少させる方法に課題が残る．

また，両極にできるプラズマチャネルがホールであるという指摘がなされている (Pérez-
de-Tejada, 2004)．IMF の向きは頻繁に変わるため，それに応じてプラズマチャネルの形
成される場所が変化するために，ホールがペアで見つかる場合とまったく見つからない場
合のパスが存在する．このモデルではホールの低い電子温度を説明することは難しく，ま
た磁場の極性に関して Brace et al., (1982a) らのモデルと同様の問題を含んでいる．

一方，ホールが観測される地理的な特長から金星地表面での残存磁場によりホールが形
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成される可能性が指摘されている (Luhmann and Russell, 1992)．しかし，金星地表面は
750 K と非常に熱く，キューリ温度以下の成分は少ないので，磁場が残っている可能性は
低い．

プラズマ密度の減少，電子温度・イオン温度の特徴，磁場の形状など，謎は数多く残さ
れているおり，ホールについて，その特徴を十分に説明し切れているモデルは存在しない．

1.5 研究目的

金星は固有磁場を持たないため，太陽風と大気が直接相互作用を行い，運動量・エネル
ギーを交換する．これまでの研究で太陽風と大気との相互作用によって引き起こされる
様々な現象が報告されている．これらは現象は金星特有のものも多く，非常に興味深い．
金星電離圏は太陽風の方向，IMF の向きに影響を受けやすいため，それらを十分に考慮す
る必要がある．しかしながら，太陽風変動が電離圏のプラズマ密度・温度および磁場形状
に及ぼす影響はこれまであまり議論されてこなかった．電離圏で観測されるプラズマホー
ルは，金星特有の現象で，周囲の電離圏よりもプラズマ密度が低い．その場所に存在した
プラズマがホール領域から宇宙空間へ散逸していれば金星の大気進化に影響を与える可能
性がある．ホール形成には太陽風が大きく関係していることが示唆されているため，太陽
風変動による電離圏環境の変動を知ることはホール形成を考察する上で必要不可欠な情報
である．本研究では，太陽風変動を考慮した座標系を用い，太陽風変動が電離圏のプラズ
マ分布，磁場形状に及ぼす影響を明らかにするとともに，その結果からホール内でのエネ
ルギー収支に考察を加え，ホール形成のモデルを提案する．また，ホール形成時に起こる
プラズマ散逸量を見積もり，現在のプラズマの流出量および大気進化に与える影響を考察
する．
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第2章 金星探査機による金星大気・プラズ
マ・太陽風観測

2.1 Pioneer Venus Mission
1978年米国 NASAにより金星大気観測を目的として，Pioneer Venus ミッションが行
われた．このミッションは 1 機の周回衛星 (Pioneer Venus Orbiter，以下 PVO)，1 つの
Large Probe，3 つの Small Probeで構成されている (Colin, 1980)．PVOを載せたロケッ
ト Atlas-Centaurは 5月 20日に打ち上げられ，プローブを載せたロケットは 1978年 8月
8日に打ち上げられた．PVOは 1978年 12月 4日に金星周回軌道へ投入された．PVO軌
道投入後 1992年までの 14年間観測を続け，最後は金星に突入することでその役割を終え
た．この間超高層大気の様々なデータを収得し，金星大気の様々な現象を明らかにした．
母船から切り離されたプローブは，PVOから少し遅れて 1978年 12月 8日金星へ到着し，
大気へと突入した．プローブは主に金星下層大気の観測を目的とし，中性大気の温度と圧
力の鉛直構造，雲の成分，太陽放射フラックス，赤外光，大気の成分，風を測定した．こ
れらのプローブにより，下層大気では太陽天頂角依存は小さいことが示され，100km以下
の大気熱構造が解明された (Sei� et al., 1980)．

PVO の軌道周期はおよそ 24 時間，軌道傾斜角は 105 度であった．観測期間 14年間の
うち初めの 2 年間は近金点高度を 150～170 kmに保ち，その後は徐々に高度上げ，1986
年に最も遠くなり，その後徐々に高度を下げ，1992 年に金星に再突入する (図 2.1)．1980
年までは近金点は北緯 17度に保たれたが，その後南へと移動した．観測を始めた 1978年
は太陽活動度極大期にあたり (図 2.2)，非常に発達した電離圏が観測された．

2.2 データ取得とデータセットの作成

本研究では，米国 National Space Science Data Center (NSSDC) により提供された
PVO 観測のデータセットを用いた．特に磁力計 (OMAG) により観測された磁場，電子温
度プローブ (OETP) により観測された電子温度，電子数密度，イオン質量分析計 (OIMS)
により観測されたイオン数密度，太陽風プラズマ分析器 (OPA) のより観測された太陽風
の速度，数密度，温度を用いた．太陽活動度が極大で，近金点高度が低く電離圏が十分に
観測されている 1978年 12月 4日 (orbit 1) から 1980年 12月 31日 (orbit 757)までの期
間について解析をおこなった．この節では本研究で使用した PVO搭載観測機器である磁
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図 2.1: Pioneer Venus Orbiter の近金点高度と orbit number．軌道投入後，600 orbit ま
では近金点高度はおよそ 150kmでその後上昇．1986年から再び高度を下げ，1992年に金
星に突入する．Russell (1992) から転載．

図 2.2: PVO観測期間での太陽活動度 (黒点数)．PVO が観測を始めた 1978 年は太陽活
動度極大期に当たる．Mahajan and Kar (1988) から転載．
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力計，電子温度プローブ，イオン質量分析器，太陽風プラズマ分析器についてまとめる．

2.2.1 磁力計

PVO には 3 軸フラックスゲート磁力計が用いられている．観測モードが 3 種類用意し
てあり，観測を行う場所に応じて観測を行うサンプルレートを変えている．最も観測条件
が悪い場合は 32 秒，惑星間空間を通過している際は 8 秒，電離圏を通過している間は 4
秒後ごとにデータを取得した．本研究では観測されたデータの 1 分平均値を用いている．
1 分平均値を使っているのでフラックスロープのような細かい構造はデータからは確認で
きないが，電離圏全体の平均的な構造を見ることはできる．

2.2.2 電子温度プローブ

円筒形のラングミュア・プローブにより電子温度，数密度を観測した．電流と電圧の曲
線を描くことで電子数密度，電子温度を 24 秒ごとに求めている．電子数密度が低くなる
につれ観測精度は悪くなり，正確に測れるのは 100 cm−3 程度までである．精度は劣るも
のの太陽光があたる場所では 30～50 cm−3 まで，暗部では 2 cm−3 まで測ることができ
る．解析に使用したデータの時間分解能は 24 秒である．

2.2.3 イオン質量分析器

イオン質量分析計によりH+，H+
2，He+，O2+，C+，N+，O+，18O+，CO+またはN+

2，NO+，
O+

2，CO+
2 が観測された．本研究では電離圏での主要なイオンH+，O+，NO+，O+

2，CO+
2

について解析をおこなった．解析に使用したデータの時間分解能は 24 秒である．

2.2.4 太陽風プラズマ分析器

太陽風プラズマ分析器は 5 つのカレント・コレクターと電位増幅器からなる観測器であ
る．観測した粒子の持つエネルギーと電荷の比から粒子を観測する．エネルギーと電荷の
比は，電子では 1～500 を 16 ステップ，イオンでは 50～8000 を 32 ステップである．バ
ウショックの外側にある 1 時間ごとに平均した太陽風の速度，方向，電子温度，電子数密
度を用いた．

2.3 太陽風

金星電離圏を調べる前に解析期間の太陽風方向，IMF の向きを調べる．解析期間は太
陽活動度極大期にあたり，太陽紫外線が強く，電離圏が発達する．X 軸を金星太陽方向，
Y 軸を公転方向の逆，Z 軸を北方向した座標系を太陽金星座標系と定義する．太陽風が吹
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き付ける仰角は-4～4度の間であるものが全体の 69.4%にのぼる (図 2.3 a)．方位角は 8～
13度に含まれるものは全体の 65.7%となる (図 2.3 b)．つまり，太陽風は X-Y 平面上を
西に 10度傾いた方向から吹き付ける．このずれは金星の公転運動のために生じる．

X-Y 平面上に投影した IMF の角度 (コーン角) は，X 軸 から 120～150度に向いてい
ることが一番多く，全体の 20.9%である (図 2.3 c)．その 180度反対方向である 310～340
度を向いている割合は次に多く，18.1%で，この両方をあわせると 39.0%になる．Y-Z 面
に投影した IMF の角度 (クロック角)はコーン角に比べばらつきが大きい (図 2.3 d)．350
～30度の角度をとることが最も多く，全体の 18.0%である．180～210度にもピークが存
在し，全体の 15.0%である．IMF はある特定の向きを向くことが多いが，すべての角度が
観測されている．観測された IMF の向きはスパイラル構造の磁場の向きをよく表してい
る．

図 2.4は太陽風動圧の分布を示している．3～6 nPa の動圧は全体の 29.5%となる．

図 2.3: 太陽風が吹いてくる方向および惑星間磁場 IMF の向き．a) 太陽風の吹いてくる
仰角，b) 太陽風の吹いてくる方位角，c) IMF の円錐角，d) IMF の クロック角．太陽風
は仰角 0 度，方位角 10～12 度の方向から金星に吹き付ける．IMF は円錐角 180 度およ
び 330 度，クロック角は 10 度，190度が多い．
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図 2.4: 太陽風動圧分布．4～5 nPa が最も多い．3～6 nPa となるのは全体の 29.5 %．

2.4 太陽風座標系

太陽風の向き，IMF の向きは常に変化している．IMF の Y 成分が正の時，磁力線を北
から見ると，左巻きに金星の周囲をドレイプする．IMF の Y 成分が負であればその逆方
向である．また，太陽風の向きが変化すれば，金星電離圏尾部の位置が変わる．太陽風の
変動に応じた解析をおこなうためにはこれらの影響を考慮する必要がある．そこで，太陽
風の変動を考慮した太陽風座標系を定義する．太陽風の流れと逆方向を X 軸にとる．IMF
が X-Y 平面に位置するように，つまり太陽風座標系で IMF を見た場合， Z 成分が 0 に
なるように X 軸に垂直な Y 軸をとる．ただし，IMF の Y 成分は正になるようにする．
X×Y 方向を Z 軸とする (図 2.5)．この座標系は Marubashi et al., (1985) で用いられた
座標系で，彼らはこの座標系を用いることでホール内の磁場の極性が IMF の極性と一致
することを確かめた．ここで X-Y 平面上での X 軸からの角度を磁気経度と定義する．

PVO の近金点が北緯 17 度付近であるため，太陽金星座標系において，PVO の観測点
は赤道付近では低高度，緯度が高くなるにつれ高高度となる． IMF のクロック角はすべ
ての角度を取りうる (図 2.3 d) ため，太陽風座標系ではすべての緯度においてすべての高
度の観測データが存在する．ただし，太陽風座標系おける X 軸の周辺では太陽金星座標
系とほとんど同じ座標となるため同程度の高度のデータしか存在しない．
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図 2.5: 太陽風座標系．太陽風の流れのと逆方向を X 軸をとる．IMF が X-Y 平面に位置
する様に X 軸と垂直な Y 軸をとる．IMF の Y 成分は常に正になるようにする．X×Y
方向を Z 軸とする．

2.5 電離圏磁場形状

金星は固有磁場を持たないため電離圏で観測される磁場は太陽風起源の磁場，あるいは
太陽風と電離圏の相互作用により生成したものであり，太陽風の状態に強く影響を受ける．
バウショックと電離圏界面の間のマグネトシースでは，磁力線はドレイプしていることが
確かめられており (McComas et al, 1986)，そのドレイプ磁場が電離圏へ侵入していると
考えられている．Phillips et al, (1987) により夜側電離圏で観測される磁場の極性が IMF
の極性と一致することは確かめられているが，詳しい磁力線の形状は調べられていない．

2.5.1 解析手法

電離圏の磁場形状を調べるために，太陽風座標系に変換した観測データをビンに分け，
平均的な磁場方向を調べた．本研究では電子数密度が 50 cm−3以上の場所を電離圏とし
た．ビンの大きさは高さ 100 km ごと，磁気経度 10 度ごと，Z 方向を次に示す 磁気赤
道，磁気中緯度で区切った． 磁気赤道は −0.2 < Z < 0.2 (Rv) で区切られた場所，磁気
中緯度は −0.4 < Z < −0.2, 0.2 < Z < 0.4 (Rv) で区切られた場所とする (ただし，Rv =
6052 km, 金星半径 )．電離圏の磁場強度・形状は太陽風の動圧に応じて状況が変わるの
で，太陽風動圧 (図 2.4)の最も典型的な値である 5.0 × 10−9Paより動圧が高い場合を高
動圧，低い場合を低動圧とし，それぞれの場合での磁場の形状を調べた．太陽風動圧が
5.0× 10−9Pa より高くなると太陽直下点，高度 180 km での磁気圧が高くなることが知ら
れている (Luhmann et al., 1987)．

解析には太陽風座標系に変換後の磁場 X 成分および Y 成分のみ用いた．ここで B を
観測された磁場，b(i, j) をビンにおける磁場の和，B(i, j)をビンにおける磁場の方向の平



2.5. 電離圏磁場形状 15

均とし，添え字は成分を表す．磁場強度 Bt = (B2
x + B2

y + B2
z )1/2，N はデータの個数で

ある．解析手法は以下に示す通りである．

1) 電離圏内にある磁場データを選び出す

2) PVO が電離圏に入る 3 時間以内もしくは電離圏を出た後 3 時間以内にある最も近い
太陽風のデータを選び出す

3) 上記の時間にPVOがマグネトシース内に入っており，太陽風プラズマが観測されてい
ないはパスは解析から外す

4) 観測パスごとに，太陽風の角度から X 軸，磁場データから Y 軸を決定し，太陽風座
標系を決定する

5) 電離圏内で観測したデータ各点ごとに位置，磁場を太陽風座標系に変換する

6) 観測各点での磁場成分をその場の磁場の大きさで規格化する

7) データをビンに分ける
bx(i, j) =

∑
Bx/Bt

by(i, j) =
∑

By/Bt

8) 解析期間のすべてのパスについて 1)～7)を行う

9) すべてのビンに対し，周囲の 8 つのビンを使い，平滑化を行い，平均をとる

Bx(i, j) =
1∑

k=−1

1∑

l=−1

bx(i + k, j + l)/
1∑

k=−1

1∑

l=−1

N(i + k, j + l)

By(i, j) =
1∑

k=−1

1∑

l=−1

by(i + k, j + l)/
1∑

k=−1

1∑

l=−1

N(i + k, j + l)

2.5.2 太陽風動圧が低い場合

太陽風動圧が低い場合の磁気赤道における磁場方向の分布を図 2.6に示す．矢印は磁力
線の向きで，矢印の長さが長いほどその方向を向くことが多いことを示している．灰色の
線は磁力線を表している．100 km 以下磁力線の方向は平滑化を行ったために現れたもの
で，実際の観測値ではない．

昼側で磁力線は地面に対して水平を向いている．この結果は太陽金星座標系で得られた
結果と同じである (Luhmann et al., 1980)．磁力線が磁気経度 160 度付近，高度 300 km
以上で垂直を向き，電離圏の外側につながっている．一方，磁気経度 200 度付近には垂直
向きのはっきりとした磁力線は見られず，乱れている．この違いは IMF の X-Y 平面で角
度の違いによって生じると思われる．太陽風座標系では IMF Z 成分は 0 であり，Y 成分
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は必ず正となるように座標を定義するが，X-Y平面ではさまざまな角度を向く，解析期間
中の太陽風座標形状の IMF の向きは，X 軸からの角度 120 度以上を向くことが多く，そ
の影響を最も受けている．

磁気経度 180 度，高度 500 km 以上ではドレイプ磁場と逆方向の磁場 (磁場 Y 成分が
負)が観測された．この形状は磁力線が昼側に引っかかった磁力線が両極を回りこみ，夜
側で電離圏の外の抜ける際に見られる形状である．この形状は Tanaka (1993) や Tanaka
and Murawski (1997) のモデルにも見られている．両極から回り込む磁力線は両極付近で
すぐに電離圏外へ抜け出すのではなく，磁気赤道付近まで運ばれ，そこで電離圏外へ抜け
出していることが分かる．また，磁気経度 200 度，高度 1200 km 以上に見られる磁力線
の向きも同様に電離圏から離れていく磁力線を観測している．

磁気経度 200 度，高度 500 km に磁場が湧き出しがある．観測パスが違うデータを平均
しているので ∇ ·B = 0 を満たさない場所が存在する．

図 2.7は太陽風動圧が低い場合の磁気中緯度における磁場方向の分布である．昼側では
地面に対し水平，磁気経度 160 度付近，500 km 以上で垂直向きになり，電離圏外へつな
がっている．低動圧・磁気赤道と同様に磁気経度 200 度付近に垂直向きの磁力線は見られ
ない．磁気経度 180 度，高度 500 km 以上の高度では低緯度・磁気赤道と同様に両極から
回り込んできた磁力線が確認できる．磁気経度 150 度，高度 1500 km 以上で見られる磁
力線の向きは，磁力線が電離圏尾部方向に回り込んでおらず，IMF 方向に近い向きを向い
ていると推測される．

昼側電離圏ではプラズマの流れに沿った方向に磁力線がドレイプしている (Law and
Cloutier, 1995) が，太陽風座標系を用い，多くのデータを平均しているため本研究での解
析ではその様な形状は確認できなかった．

2.5.3 太陽風動圧が高い場合

太陽風動圧が高い場合の磁気赤道における磁場方向の分布を図 2.8に示す．昼側電離圏
において磁場の方向は地面と水平向きである．この結果は太陽風動圧が低い場合と同じで
ある．磁力線は太陽風座標系で見ると磁場 Z 成分がほとんどないことが分かる．これは
太陽風座標系では IMF Z 成分が 0 であることから，IMF が昼側電離圏に引っかかり，Z
軸方向には曲げられていないのであろう．磁気経度が 160 度と 290 度の間では磁力線が
盛り上がった形状をしている．水平な磁場は 磁気経度 160 度付近で向きを変え始め，垂
直上向き方向へと曲がる．その磁場は再び磁気経度 180 度付近で水平を向き，再び下を向
く．磁気経度 290 度付近から再び水平に戻る．つまり，磁力線は昼からつながっている磁
力線が夜側電離圏を覆い，再び昼側へとつながったループ状の形状をしてい．この構造は
動圧が低い時には見られなかった構造である．太陽風動圧が低い時に見られた，両極から
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回り込む磁場は見られなかった．ループ状磁力線の上空 1000 km 以上では観測データが
存在しないので，どのような形状の磁力線が存在するかは不明である．このループ状の磁
力線形状は Grebowsky and Curtis (1981) や Marubashi et al. (1985) により存在が予想
されていた．ループ状磁力線は磁気リコネクションの結果であると推測される．

図 2.9は太陽風動圧が高い場合の磁気中緯度での磁場方向を表している．昼側では磁力
線は地面に対して水平であることは高動圧・磁気赤道での結果 (図 2.8) と同じである．昼
側で水平だった磁力線は磁気経度 160 度，高度 200 km以上を向いており，電離圏の外に
つながる．一方，磁気経度 230 度，高度 500 km 以上でも磁力線は電離圏の外につながる
形状をしているが，磁気経度 160 度付近に比べ水平に近い．磁気赤道の場合と大きく異な
るのは夜側電離圏を覆うようなループ状の磁力線形状は見られない点である．磁気赤道に
おいてループ状の磁力線が見られていた磁気経度 180 度付近では磁場の向きは定まってお
らず，磁場の方向は乱れている．そのため，はっきりとしたループ状の磁力線が観測され
るのは磁気赤道に限られるのであろう．ただし，磁気中緯度ではループ状構造が生成・消
滅を繰り返しているため平均的な磁場方向が乱れているという可能性は残されている．

Cable and Steinolfson (1995) のマグネトシースにおける金星と太陽風の相互作用モデ
ルでは磁気リコネクションが再現されている．彼らの結果では太陽風の流れに対し平行な
磁力線が金星にぶつかる際に，垂直な場合と比べて広い範囲で磁気リコネクションが起き
ている．また，その場合において磁気リコネクションが起こった磁力線は 0.3 Rv (1815
km)から 1 Rv (6050 km)まで伸びている．ループ状磁力線は高度 300 km 付近から延び
ており，彼らのモデルで磁気リコネクションが起こっている場所と大きく異なる．ループ
状磁力線が広がる範囲は，ちょうど観測が少ない場所 (図 2.10) でもあり，不明である．ま
た，彼らのモデルはマグネトシースのモデルであるため，磁気リコネクションが電離圏内
において発生するかは明らかでない．

2.5.4 マグネトシースの磁場方向

電離圏外のデータを含めた平均的な磁場方向を図 2.10 に示す．矢印がない部分は観測
されていない場所である．すべての場合において，磁気経度 350～30度のほぼすべての高
度と磁気経度 160～200 度，高度 1000 km 以上で観測がない．磁気経度 0 度付近の低い
高度の観測がないのは，太陽直下点付近の観測軌道はバウショックに沿った軌道を通って
いたため太陽風の観測データが電離圏観測の前後 3 時間に存在しないからである．そのた
め太陽直下点付近の観測は存在するが，本研究の解析対象から外されている．(a) は太陽
風動圧が低い場合の磁気赤道，(b) は太陽風動圧が低い場合の磁気中緯度，(c) は太陽風動
圧が高い場合の磁気赤道，(d) は太陽風動圧が高い場合の磁気中緯度での結果である．電
離圏だけのデータで調べた磁場方向と比べると，電離圏での磁場方向はマグネトシースで
の磁場方向と一致していることが分かる．昼側で引っかかった磁力線はそのままの方向を
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保ちつつ，電離圏へ入り込み，ドレイプしていると推測される．図 2.10 (a) においては，
磁気経度 180 度では極から回り込む磁力線が観測された．

図 2.6: 太陽風動圧が低い場合の磁気赤道での平均的な磁場方向．矢印は磁力線の向き，灰
色の線は磁力線を表す．昼側は磁力線は地面に対して水平．磁気経度 160 度付近，高度
300 km以上で垂直を向き，電離圏外へつながる．磁気経度 180 度，高度 500 km 以上で
はドレイプ磁場と逆方向の磁場が観測された．これは昼側に引っかかった磁力線が両極を
回り込んだものである．
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図 2.7: 図 2.6 に同じ．ただし，太陽風動圧が低い場合の磁気中緯度での結果．昼側では
地面に対し水平，磁気経度 160 度付近，500 km 以上で垂直向き，電離圏外へつながる．
磁気経度 180 度，高度 500 km 以上の高度では低動圧・磁気赤道と同様に両極から回り込
んだ磁力線が確認できる．
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図 2.8: 図 2.6 に同じ．ただし，太陽風動圧が高い場合の磁気赤道での結果．昼側では地
面に対して平行．磁気経度 160～230 度の間で盛り上がる形状をしており，夜側電離圏の
覆うループ状の構造をしている．
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図 2.9: 図 2.6 に同じ．ただし，太陽風動圧が高い場合の磁気中緯度での結果．昼側では
地面に対して水平．磁気経度 160 度，高度 200 km以上および磁気経度 230 度，500 km
以上で磁力線は垂直を向き，電離圏外へつながる．磁気経度 180 度付近にループ状磁力線
は見られない．
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図 2.10: 電離圏およびマグネトシースでの平均的な磁場方向．矢印がない場所は観測がな
かった場所．(a) 太陽風動圧が低い場合の磁気赤道，(b) 太陽風動圧が低い場合の磁気中緯
度，(c) 太陽風動圧が高い場合の磁気赤道，(d) 太陽風動圧が高い場合の磁気中緯度．電
離圏，マグネトシースともに同じ方向を向いてドレイプしてる．
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2.6 電子数密度，電子温度分布

電離圏の電子数密度・電子温度については様々な研究がなされてきた．電子数密度・温
度の太陽天頂角分布は調べられてる (Miller et al., 1980, 図 2.17, 2.18)．昼側電離圏のエ
ネルギー収支を考えると光電子の加熱だけだと説明できないくらい電子温度は高く，その
熱源として，電離圏界面から熱フラックスが存在すると考えられている (Cravens et al.,
1979; Knudsen et al., 1980)．太陽風のエネルギーの 29 % が電離圏に入り込んでいると
いう見積もりがある (Russell, 1977)．夜側電離圏の電子温度も電離圏界面からの熱フラッ
クスがないと説明できない (Hoegy et al., 1980)．電離圏とバウショックの間子が観測され
たエネルギーの高い電子 (Knudsen et al., 1980)，昼側電離圏界面でのホイッスラーモー
ド電磁波の吸収 (Taylor et al., 1979) が熱フラックスの元と考えられているが，結論は出
ていない．

太陽風と相互作用をしている電離圏は太陽風が変動するとその様相を一変させる．太陽
風動圧が高くなるにつれ昼側電離圏界面の高度は低くなり，圏界面が厚くなり (Elphic, et
al., 1981)，電離圏内の磁場形状が大規模スケールの構造となる．また，太陽風電場の強さ
により尾部の電離圏界面の高さも大きく変化していることが知られており (Phillips et al.,
1988)，モデルでも再現されている (Terada et al., 2002)．にもかかわらず，太陽風変動に
対する電離圏内のプラズマの分布の変動に関する研究はほとんどなされていないのが現状
である．太陽風との相互作用により形成されると考えられているホール形成のメカニズム
を探るためにも，太陽風変動に対する電離圏全体の応答を知ることが重要である．

2.6.1 解析手法

2.5 節で導入した太陽風座標系を用い，太陽風動圧の強さに対する電子温度，電子数密
度，イオン数密度の分布の変化を調べた．解析手法は 2.5 節で行った磁場解析と同等の手
法をとった．解析するデータを太陽風座標系に変換した後，ビンに分け，平滑化後，太陽
風動圧ごとに平均した．ビンは磁気赤道，磁気中緯度おいて，高度 100 km ごと，磁気経
度 10 度ごととした．

2.6.2 太陽風動圧が低い場合

金星電離圏において高度 200 km 以下では O+
2，高度 200 km 以上では O+ が主要なイ

オンとなる．昼側で作られたO+は金星に固有磁場がないために圧力勾配により夜側へ流
れ，夜側電離圏を形成する．図 2.11は太陽風動圧が低い場合の磁気赤道での電子数密度分
布である．電子数密度が 105 cm−3以上のものはすべて赤，5× 102 cm−3未満のものはす
べて青で表記した．矢印は 2.5節で示した平均的な磁場方向を表している．高度 100 km
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以下のデータは平滑化のために現れたもので，観測データは存在しない．太陽風は平均的
に西に 10 度程度傾いた方向から吹く (図 2.3)ので，太陽風座標系では電子数密度が最も
高くなる場所は磁気経度 0 度からずれた場所になると推測されるが，データが存在しな
いため確認できなかった．磁気経度 45 度，高度 150 km で電子数密度は 8.7× 104 cm−3

で，高度とともに電子数密度は減少し，高度 550 km で 6.9× 103 cm−3 程度となる．磁
気経度 325 度でも同程度の値をとる．磁気経度 100 度および 240 度の場所に急激な密度
勾配があり，20 度の幅で 1 桁程度電子数密度が減少する．磁気経度 120～240 度の高度
500 km 以下ではほぼ一定の電子数密度となる．電子数密度は磁気経度 185 度，高度 150
km で 8.9 × 103 cm−3 ，450 km で 2.5 × 103 cm−3である．この結果は太陽金星座標系
で得られた太陽天頂角分布の結果 (図 2.18)とほぼ一致している．

磁気経度 180 度，高度 500 km 付近に周囲より電子数密度が高い場所が見つかった．こ
れはセントラル・テイル・レイ (Brace et al., 1987) と呼ばれている構造である．観測さ
れた各々のパスではセントラル・テイル・レイは大きく場所を変えるが，太陽風座標系で
は平均的に磁気経度 180 度に存在することが分かった．各々のパスに見られるセントラ
ル・テイル・レイ構造は周囲よりも 1 桁程度密度が高くなっている．しかし，平均をした
ため，本研究の結果では電子数密度が 3 倍程度しか高くなっていない．セントラル・テイ
ル・レイの脇に見られるテイル・レイ (Brace et al., 1987) は確認できなかった．両極で
見つかるプラズマが電離圏から剥ぎ取られていく現象であるプラズマ・クラウド (Ong et
al., 1991)とテイル・レイは同様の現象を違う場所で見ているものと考えられている (Brace
and Kliore, 1991)．両極から回り込んだドレイプ磁場が磁気経度 180 度付近で電離圏外へ
抜け出す際に磁気張力でプラズマを高高度へ持ち上げるためにできる構造である．

磁気経度 80 度付近では 1500 km 以上まで電子が観測された．これは昼側で生成され
たプラズマが数 km/s加速されるために高い高度まで広がっていることを示している．同
様の構造が磁気経度 280 度でも見られるが，高度 1000 km 程度と磁気経度 80 度に比べ
低い．

太陽風動圧が低い場合，磁気赤道での電子温度分布を図 2.12 に示す．電子温度が 104

K 以上のものはすべて赤で表記した．高度 400 km 以下ではすべての磁気経度でほぼ同じ
温度である．磁気経度 185 度，高度 150 km で 2098 K，350 km で 2940 K である．高度
400 km 以上では昼側で電子温度が高い場所があったり，磁気経度 245 度に部分的に電子
温度が高い場所が観測された．磁気経度 180 度付近に見られたセントラル・テイル・レイ
に対応する場所ではそれ以外の場所よりも電子温度が低く，4000 K 程度である．セント
ラル・テイル・レイの両側の密度の低いトラフでは電子温度が高く，5000～6000 K 程度
であった．太陽金星座標系で得られた太陽天頂角分布の結果 (図 2.17)とほぼ同じ結果を
得た．

磁気中緯度においても電子数密度，電子温度ともに磁気中緯度と同様の結果を得た．セ



2.6. 電子数密度，電子温度分布 25

ントラル・テイル・レイも確認できた．

2.6.3 太陽風動圧が高い場合

太陽風動圧が高い場合の磁気赤道での電子数密度分布を図 2.13 に示す．昼側低高度での
電子数密度の違いはほとんど見られず，磁気経度 45 度，高度 150 km で 1.1× 105 cm−3

であった．昼側高度 400 km 以上および磁気経度 90～270度では太陽風動圧が低い場合に
比べて密度が低い．また，ループ状磁力線が見られた磁気経度 150 度および 200 度付近
において周囲よりも電子数密度が低い構造が見つかった．磁気経度 205 度，高度 150 km
で 3.7× 103 cm−3，高度 750 km で 6.2× 102 cm−3 であり，周囲と比べておよそ 45 % 低
くなっている．同様の密度減少は，幅が狭く，はっきりしないながらも磁気経度 115 度，
高度 150 km 付近にも見られ，6.3× 103 cm−3 であった．ループ状磁力線の内側ではやや
密度が高く，磁気経度 175 度，高度 750 km で 1.1× 103cm−3 であった．太陽風動圧が低
い時に見られた磁気経度 80 度，260 度に見られた高い高度に広がった構造も 800 km ま
で押し下げられている．

太陽風動圧が高い場合の磁気赤道における電子温度分布を図 2.14 に示す．太陽風動圧
が低い場合に比べて電離圏全体の電子温度が高くなった．磁気経度 115 度，高度 150 km
付近で周囲より大きく電子温度が高く，7654 K にまでなっている．同様の場所は磁気経
度 235 度，高度 650 km 付近にも見られ，8414 K であった．電子温度が高い場所はどち
らも周囲より電子数密度が低い場所に対応している．ループ磁力線の内側では，太陽風動
圧が低い場合に比べてやや電子温度が高くなっているものの，ループ磁力線上での電子温
度と比べおよそ 2000 K 低くなっている．夜側電離圏で観測される密度 104 cm−3 程度で
は，電子からイオンへの熱のやり取りは効率的に行われないために，熱フラックスが存在
するとすぐに電子温度は上昇してしまう．電離圏の低い場所まで電子温度が高くなる，つ
まり熱フラックスが流入してきていると示唆される場所の近くにもかかわらず，電子温度
が上昇しないのは，その場所は熱的に遮断されていると推測される．電子は磁力線を横切
る方向へほとんど熱伝導しないため，電子温度上昇が見られないことと磁場解析で得られ
た磁力線の形状には矛盾がない．電子の熱伝導度は磁力線方向に高いため，磁力線に沿っ
た方向の電子温度は上昇する．磁気経度 110 度および 250 度では急激に電子温度が下が
る．この場所はちょうど電子数密度が増加し，およそ 105 cm−3 となり，夜側電離圏より
1 桁以上高い．電子数密度がこの程度存在すれば電子はイオンと頻繁に衝突し，冷却する
ことができ，電子温度は低くなることができる．

太陽風動圧が高い場合の磁気中緯度での電子数密度分布を図 2.15 を示す．磁気中緯度
ではループ状の磁力線は見られなかったが，磁気赤道でループ状磁力線が見られたのと同
じような場所，磁気経度 215 度付近に局所的な電子数密度減少が見られた．この減少は電
離圏の奥深く 150 km まで延びており，そこでの密度は 2.9× 103 cm−3 であった．一方，
磁気赤道では見られた磁気経度 110 度付近の密度減少は存在しなかった．磁気経度 155
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度，高度 850 km の場所に周囲よりやや密度が低く 5.2× 10 cm−3 である場所がある．磁
気赤道では磁気経度 180 度で垂直に延びていたセントラル・テイル・レイが磁気経度の高
い方へ斜めに延びているのかもしれない．太陽風動圧が低い場合に見られていた磁気経度
80 度に見られる高い電離圏界面が磁気中緯度でも確認でき，高度 1200 km の高さであっ
た．太陽風動圧が低い時に見られたものより高さは低い．

磁気中緯度の電子温度 (図 2.16)には磁気赤道で見られたほど高温の場所は見られない
が，周囲より電子温度が高い場所が電離圏の低い高度まで伸びている場所が磁気経度 120
度および 210 度に見つかった．磁気経度 115 度，高度 150 km では 4637 K，磁気経度
215 度，高度 150 km では 4767 K であった．磁気経度 185 度，高度 150 km では 2679
K であったので，それよりもおよそ 2000 K 高い．電子温度が高い場所は磁気経度 180 度
付近，高度 400 km 以下に存在しないことも興味深い．磁場解析からははっきりとした形
状は確認できなかったが，電子温度・密度分布の特徴が磁気赤道の場合と見ていることか
ら，ループ磁力線が存在する可能性がある．また，磁気経度 165 度および 245 度，高度
1000 km 付近に非常に高い電子温度が観測され，104 K を超えている．電離圏界面付近で
あるために太陽風からの熱フラックスが入り込みやすいのであろう．

2.6.4 反太陽風側での電子数密度・温度分布

夜側電離圏における電子数密度，温度分布を調べた．太陽風座標系で表したデータを Y
の幅 0.1 Rv，Z の幅 0.1 Rv，高度幅 100 km のビンに分ける．東西，南北対称を仮定し，
データを足し合わせ，周囲のビンを用い平滑化を行い，ビンごとに高動圧のデータを平均
した．図 2.19は電子数密度，図 2.20は電子温度を反太陽風側から見た図である．高度 100
～200 km では，真夜中の電子数密度が高く，その周りで電子数密度が低い構造をしてい
る．電子数密度が低い場所で電子温度は真夜中より高くなっている．磁気赤道の明暗境界
付近にも電子温度が高い場所が見られる．高度 200～300 km では全体的に電子数密度が
下がり，はっきりした構造は見えないが，磁気赤道に電子温度の高い場所が観測された．
高度 300～400 km では，極側にやや電子数密度が低い場所あった．磁気赤道には極より
も電子数密度が高いが，真夜中よりは低い場所があった．そこでは電子温度は高い．高度
400～500 km では，真夜中が一番電子数密度が高く，その横に穴が開いた構造が見られ
る．この電子数密度が低い場所では電子温度が高かった．電子温度が高い場所は高度 300
～400 km のものより中心に寄っている．ドレイプ磁場は低い高度では明暗境界線付近に
存在し，高度が高くなるにつれ反太陽風側に集まってくるために電子温度が高い場所が反
太陽風側に移動してくるのであろう．この電子数密度が低い場所は図 2.13で見られた電子
数密度が低い場所に対応している．
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2.6.5 IMFの方向が電子数密度・温度分布に与える影響
太陽風動圧が高い場合に見られた特徴の原因が IMF の方向であることを確かめるため
に，磁場の向き無作為に変え，電子数密度，温度分布を調べた．ここでは，これまでの解析
と同様に太陽風方向の逆を X 軸としたが，Y 軸は無作為に決めた．この操作により IMF
の方向をそろえることによる効果を取り除ける．図 2.21は太陽風動圧が高い場合のデー
タを無作為に Y 軸を決めた座標系において −0.2 < Z < 0.2(Rv) を取り出し，2.6.1 節と
同様の解析を行った電子数密度分布である．比較のために，太陽風座標系における平均的
な磁場方向 (図 2.8) を矢印で示した．図 2.21には図 2.13で見られたような局所的な密度
現象は見られない．図 2.13の磁気経度 280 度，高度 800 km 付近に見られる電子数密度
の高い場所も見られない．セントラル・テイル・レイも確認できなかった．

電子数密度と同様な解析を行い得られた電子温度分布を図 2.22 に示す．磁気経度 240
度，高度 800 km 以上の場所に 104 K に近い電子温度の場所が見られるが，高度が低い場
所まで延びていない．電子温度は全体的に高いものの太陽風動圧が低い場合の分布に似て
おり，磁気経度依存性は小さい．図 2.14 の磁気経度 115 度および 235 度に見られた高温
部分に対応する電子温度上昇は低い高度で見られない．このことから電離圏で観測された
密度の局所的な減少，電子温度の高温域，セントラル・テイル・レイの形成には IMF が
深くかかわっていると推測される．
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図 2.11: 太陽風動圧が低い場合の磁気赤道における平均電子数密度分布．矢印は磁場の方
向を表す．電子数密度が 105 cm−3以上のものはすべて赤，5× 102 cm−3未満のものはす
べて青で表記した．磁気経度 120～240 度，高度 500 km 以下では磁気経度によらず電子
数密度はほぼ一定．磁気経度 180 度，高度 500 km 付近に周囲より密度が高いセントラ
ル・テイル・レイ が見られる．
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図 2.12: 太陽風動圧が低い場合の磁気赤道における平均電子温度分布．矢印は磁場の方向
を表す．電子温度が 104 K 以上のものはすべて赤で表記した．高度 400 km 以下ではでは
磁気経度によらず一定．セントラル・テイル・レイでは電子温度が低い．
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図 2.13: 図 2.11 に同じ．ただし，太陽風動圧が高い場合の磁気赤道での結果．磁気経度
90～270度で太陽風動圧が低い場合に比べて電子数密度が低い．ループ状磁力線の存在す
る磁気経度 150 度および 200 度付近に周囲よりも密度が低い構造が見つかった．
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図 2.14: 図 2.12 に同じ．ただし，太陽風動圧が高い場合の磁気赤道での結果．太陽風動
圧が低い場合に比べて電離圏全体の電子温度が高い．電子数密度が低い場所の電子温度は
周囲に比べて高い．ループ磁力線の内側の電子温度はその外側より低い．
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図 2.15: 図 2.11 に同じ．ただし，太陽風動圧が高い場合の磁気中緯度での結果．磁気経
度 210 度付近に局所的な密度減少が存在する．
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図 2.16: 図 2.12 に同じ．ただし，太陽風動圧が高い場合の磁気中緯度での結果．磁気経
度 120 度および 210 度付近に周囲より電子温度が高い場所がある．磁気経度 180 度，高
度 400 km 以下では電子温度が周囲より低い．
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図 2.17: 太陽金星座標系における太陽天頂角ごとの電子温度分布．太陽天頂角によらず，
電子温度分布は一定である．Miller et al. (1980) から転載．

図 2.18: 太陽金星座標系における太陽天頂角ごとの全イオン数密度分布．Miller et al.
(1980) から転載．
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図 2.19: 太陽風動圧が高い場合の電子数密度分布を反太陽風側から見た図．東西，南北対
称を仮定．高度 400～500 km では，真夜中が一番密度が高く，その両側に密度が低く，穴
が開いたような構造がある．
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図 2.20: 太陽風動圧が高い場合の電子温度分布を反太陽風側から見た図．東西，南北対称
を仮定．高度 400～500 km では，電子数密度が低い場所で電子温度が高い．
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図 2.21: 太陽風動圧が高い場合において Y 軸を無作為に決定した，赤道での平均電子数
密度分布．太陽風座標系で見られていた局所的な密度減少，セントラル・テイル・レイは
見られない．

図 2.22: 太陽風動圧が高い場合において Y 軸を無作為に決定した，赤道での平均電子数
密度分布．太陽風座標系で見られていた電子温度の高い場所は見られない．
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2.7 イオン数密度分布

電離圏は 1.2 節で述べたように昼側の CO2 および O の光電離からいくつかの化学反
応を経て高度 200 km 以下の電離圏下部では O+

2 が，高度 200 km 以上では O+ が主要な
イオンとなる．電子数密度と全てのイオン数密度は等しくなると考えてよいため，電離圏
プラズマの太陽風変動に対する応答は電子数密度調べることでおおよそ分かる．しかしな
がら，ホールの中で周囲のプラズマとイオンの組成比が変化するという報告がなされてい
るので (Luhmann et al., 1982; Grebowsky et al., 1983)，太陽風変動に対するイオンの分
布の応答を調べることは夜側電離圏では特に重要となる．

2.7.1 太陽風動圧が低い場合

図 2.23は太陽風動圧が低い場合の磁気赤道におけるイオン分布である．密度が 105 cm−3

を超えるものはすべて赤，102 cm−3 未満の場所はすべて青で示した．矢印は平均的な磁
場の方向を表す．O+

2 (図 2.23 a) は太陽紫外線が当たる昼側で最も多く，高度 300 km 以
下ではおよそ 105 cm−3 と非常に多い．太陽紫外線が当たらない夜側では急激に減少し，
磁気経度 155 度，高度 150 km では 2.5× 103 cm−3となる．磁気経度 195 度では再び上
昇し，高度 150 km では，5.2× 103 cm−3 である．これは O+とCO2 の化学反応により
生成されていると思われる．O+(図 2.23 b) も O+

2 と同様に太陽紫外線により生成される
ので昼側で多く，磁気経度 35 度，高度 150 km で 4 × 104 cm−3 である．電子数密度で
見られた磁気経度 80 度，280 度に見られる，高度方向に伸びる構造が O+ で確認できる．
磁気経度 115 度から 235 度の間では磁気経度によらずほぼ一定の数密度であった．磁気
経度 185 度，高度 150 km で 4.3× 103 cm−3 であり，密度の多い磁気経度 25 度，高度
150 km の 6.2× 104 cm−3 よりおよそ 1 桁小さい．磁気経度 185 度，高度 850 km の場所
にセントラル・テイル・レイ構造が確認できた．H+(図 2.23 c) は O+ と H の電荷交換反
応により生成され，定常状態では，H+ の密度は O と H の比で決まる．H は夜側に一様
に存在しているのではなく，明け方側に多く存在するため (Brinton et al., 1980)，H+ も
明け方に多く存在する．太陽金星座標系で明け方のみに存在するものは太陽風座標系の分
布では，IMF が頻繁に向きを変えるため，夜側全体に広がって見えるので注意が必要であ
る．H+ は磁気経度 135 度，高度 150 km で最も多く 1.3× 103 cm−3 だった．スケールハ
イトが非常に高いため，磁気経度 145 度から 245度の間，高度 800 km 以上では O+ と同
程度になった．NO+(図 2.23 d) は O+

2 から生成されるため分布は O+
2 と非常に似ている．

O+
2 で見られた磁気経度 195 度での数密度が高くなる場所で同様に数密度が高くなった．
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2.7.2 太陽風動圧が高い場合

太陽風動圧が高い場合の磁気赤道におけるイオン分布を図 2.24に示す．O+
2 (図 2.24 a)

は非常に特徴的な分布をしている．太陽風動圧が低い場合と同様に，磁気経度 185 度付
近で数密度が高くなり，分布が 500 km 付近までこぶの様に広がっている．高度 150 km
での密度は太陽風動圧が低い場合よりも低く，1.4× 103 cm−3 であった．こぶの様な分布
となるのは，電子温度が高くなりスケールハイトが高くなったか，電磁気的な力で持ち上
げられたためであろう．電子数密度分布で見られた局所的な密度減少が O+ の分布図 (図
2.24 b) にも見られた．磁気経度 110 度，高度 700 km と 磁気経度 220 度，高度 700 km
付近で周囲よりも密度が減少している．電子数密度の場合とは異なり，磁気経度 170 度
の数密度減少の方が数密度が低い．太陽風動圧が低い場合に比べて密度は 50 % 程度減少
し，磁気経度 175 度，高度 650 km で 4.3× 10 cm−3 であった．H+(図 2.24 c) にも O+

と同じ場所で同様の密度減少が見られた．動圧が低い場合に比べ磁気経度 180 度の場所で
60 % 減少し，3.1× 10 cm−3 であった．磁気経度 155 度，高度 1150 km に密度が高い場
所が観測された．低い高度から吹き上げられているように見えるが，高度が高いため，O
に対する H の割合が高くなっている可能性が高い．NO+(図 2.24 d) においても磁気経度
185 度で動圧が低い場合に比べ，数密度が低く 7.4× 10 cm−3 であった．太陽風動圧が低
い場合は NO+ の分布は O+

2 の分布は似ていたが，O+
2 が増加している磁気経度 185 度，

高度 450 km で NO+ の数密度増加が見られない．その理由は明らかでない．
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図 2.23: 太陽風動圧が低い場合，磁気赤道における平均イオン数密度分布．(a) O+
2，(b)

O+，(c) H+，(d) NO+．O+ で磁気経度 185 度，高度 850 km の場所にセントラル・テ
イル・レイが確認できる．



2.7. イオン数密度分布 41

図 2.24: 太陽風動圧が高い場合，磁気赤道における平均イオン数密度分布．(a) O+
2，(b)

O+，(c) H+，(d) NO+．磁気経度 110 度，高度 700 km と 磁気経度 220 度，高度 700
km 付近に O+，H+の局所的な密度減少が見られる．磁気経度 180 度付近に存在するこ
ぶの様な O+

2 分布の成因は明らかでない．
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2.8 プラズマホールの分布と構造

夜側電離圏には局所的に密度が枯渇するホールと呼ばれる現象が見つかっている (Brace
et al., 1982a)．図 2.25 はホールが観測されたパス (orbit 530) での磁場の伏角，磁場強度，
電子数密度，電子温度を示している．2つのホールが観測されている．9:29 に観測された
ホール (a) では電子温度 969 K，電子数密度 754 cm−3，磁場の伏角は 50.0 度，9:40 の
ホール (b) ではそれぞれ 8940K，86.5cm−3， -80.9 度であった．ホール内では磁場が強
くなりそれぞれのホールで 26.6 nT，23.2 nT であった．ホール以外の場所が 10 nT 以下
であることから際立った強さである．電子温度が周囲より低い場合 (ホール a)と高い場合
(ホール b) がある．この電子温度の違いは数密度の違いにより熱伝導度が変化するためで
あると考えられている (Brace et al., 1982a) が，同じ数密度でも大きく電子温度が違う場
合が見つかっているため，別の要因が考えられる．

図 2.26はホールで観測された電子数密度と観測高度をプロットし，色で電子温度を示
している．104 K 以上のものはすべて赤で表した．ホール (a) の数密度は 754 cm−3 であ
るが，同じような数密度でも 104 K の電子温度が観測されている場合もある．高度が高
いほどホールでの数密度も低くなる．数密度が 1000 cm−3 の場合，電子温度は比較的温
度の幅が小さく 1000～5000 K の値をとる．数密度が 1000 cm−3 が以下になると温度の
幅は非常に広く，低いものは 2000 K 程度であるが，高いものであると 1.5× 104 K とな
るものある．数密度が 100 cm−3 以下になると低い電子温度のものは観測されず，すべて
5000 K となる．また，高い電子温度はすべての高度で観測されているが，低い電子温度，
特に 1000 K 未満の低い温度は高度 500 km 以下でしか観測されていない．

図 2.27は太陽風座標系のホール分布である．磁場の伏角を色で表した．ホールは磁気経
度 140 度から 230 度，磁気南緯 40 度から磁気北緯 40 度までほぼ満遍なく分布している
ことが分かる．磁場の向きは緯度・経度による依存性は見られないが，磁気経度 180 度未
満では正，磁気経度 180 度以上の場所では伏角が負を向くことが多く，ドレイプした磁場
と同じ方向である．電子温度が高い場所は分布の周辺部に多い．電子温度が 104 K を超
えるものは伏角は 40 度以上を向いている．伏角が 30 度未満の場合はすべて電子温度は
6000 K 以下である．ホールはすべての太陽風動圧で観測された．
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図 2.25: orbit 530 で観測されたホール．上から磁場の伏角，磁場強度，電子数密度，電
子温度を表している．9:29 と 9:40 にホールが観測されいる．9:29 のホールでは電子温度
が低く，9:40 のホールでは電子温度が高い．
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図 2.26: ホールで観測された電子数密度と電子温度の高度分布．電子温度を色で表した．
密度が同程度でも温度にばらつきがある．密度が低くなればなるほど電子温度が高くなる
傾向がある．高い電子温度はすべての高度で観測されるが，低い電子温度は低い高度にの
み観測される．
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図 2.27: 太陽風座標系でのホールで分布．磁場の伏角を色で表した．磁気経度 140 度から
230 度，磁気南緯 40 度から磁気北緯 40 度までほぼ満遍なく分布．磁気経度 180 度を挟
んで磁場の極性が変わる．
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本研究の解析から太陽風動圧が高い時，夜側電離圏に局所的にプラズマ数密度が減少する
場所が存在し，そこでの電子温度が高いことが分かった．また，太陽風動圧が低いときに
比べ，高いときは電離圏全体で電子温度が高くなることも分かった．そこで，電子温度を
決定する要因，プラズマを減少させる要因を調べるためにモデリングを行う．光電子によ
る加熱だけでは説明できないほど電離圏の電子温度が高いことから，電離圏には電離圏界
面からの熱フラックスが存在していると考えられている (Cravens et al., 1979; Knudsen
et al., 1980; Hoegy et al., 1980)．

そこで，熱フラックスに対する電子・イオン温度の応答，プラズマの力学的な応答を調
べる．まず，エネルギー方程式のみを計算することで，プラズマ密度と熱フラックスに対
する電子・イオン温度の応答を調べる．次に，連続の式，運動方程式，エネルギー方程式
を解き，熱フラックスに対するプラズマの応答を調べる．夜側電離圏のイオン温度を決定
する要因として，電子からのエネルギー輸送だけではなく，昼側からの移流，電離圏界面
からの熱伝導も重要であると考えられている (Bouger and Cravens, 1984) が，ホールで
見られるような垂直な磁場構造を仮定しているため，本研究では考慮しない．

3.1 基礎方程式

鉛直方向を向いた磁力線に沿った 1 次元の系を考える．イオンは磁力線に沿った方向に
流れると仮定する．イオンの運動は以下のような連続の式，運動方程式，エネルギー方程
式で記述される．

連続の式

∂ns

∂t
+∇ · (nsus) = Qs − Ls (3.1)

運動方程式

nsms
Dsus

Dt
+∇ps − nsmsG− nsesE = −

∑
t

nsmsνst(us − ut) (3.2)
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エネルギー方程式

Ds

Dt

(
3
2
ps

)
+

5
2
ps(∇ · us) +∇ · (K∇ · Ts) = −

∑
t

nsmsνst

ms + mt
3k(Ts − Tt) (3.3)

ただし，

ns : sの数密度

us : sの速度

Qs : sのイオン生成率

Ls : sのイオン消滅率

ps : sの圧力

νst : sが tに衝突する衝突周波数

Ks : sの熱伝導率

Ts : sの温度

ms : sの質量

es : sの電荷

E :電場

G :重力

Zi :イオンの電荷量

Mi :イオンの原子質量単位

k :ボルツマン定数

添え字 s，t はそれぞれ電子 (e)，イオン (i)，中性大気 (n) である．電子熱伝導係数，イ
オン熱伝導係数，電子とイオンの衝突周波数は以下のものを用いる (Banks and Kockarts,
1973)．熱伝導係数は磁力線に沿った方向の値である．数密度の単位はすべて cm−3 を用
いる．

電子とイオンの衝突周波数

νei = 54.5
niZ

2
i

T
3/2
e

(sec−1) (3.4)

電子熱伝導係数

Ke = 7.7× 105T 5/2
e (eV/cm sec K) (3.5)
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イオン熱伝導係数

Ki = 4.6× 104 T
5/2
i

M
1/2
i

(eV/cm sec K) (3.6)

また，表 3.1 に示した化学反応を考える．電子と中性大気の衝突周波数は表 3.2 ，イオ
ンと中性大気の衝突周波数は表 3.3，イオンとイオンの衝突周波数は表 3.4 を用いる．た
だし，nsmsνst = ntmtνtsの関係が満たされる．

電子はイオンに比べ非常に軽く me ¿ mi であるため neme
Deue
Dt ¿ nimi

Diui
Dt となる

ので

∇pe = neeeE = −neeE (3.7)

と書ける．

表 3.1: 化学反応と反応係数．[Shunk and Nagy (2000)] より引用．

反応式 反応係数 (cm3/sec)
O+ + H → H+ + O 6.4× 10−10

O+ + CO2 → CO+
2 + CO 1.1× 10−9

O+
2 + e → O + O 1.95× 10−7(300/Te)0.7 for Te < 1200 K

7.38× 10−8(1200/Te)0.7 for Te > 1200 K
O+

2 + N → NO+ + O 1.5× 10−10

表 3.2: 電子と中性の衝突周波数．[Shunk and Nagy (2000)] より引用．

Species νen (sec−1)

e, H 4.5× 10−10n(H)(1− 1.35× 10−4Te)T
1/2
e

e, O 8.9× 10−11n(O)(1 + 5.7× 10−4Te)T
1/2
e

e, CO2 3.68× 10−8n(CO2)(1 + 4.1× 10−11|4500− Te|2.93)

3.2 夜側電離圏の熱収支

3.2.1 実験設定

プラズマ密度変化に対する夜側電離圏の電子温度変化を調べるために連続の式，運動方
程式を解かず，エネルギー方程式 (式 3.3)のみ解いた．中性大気密度高度分布は，高度 150
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表 3.3: イオンと中性の衝突周波数．[Shunk and Nagy (2000)] より引用．ただし，Tr =
(Ti + Tn)/2．

Species Tr (K) νin (sec−1)

O+,H > 300 6.61× 10−11n(H)T 1/2
i (1− 0.047 log10 Ti)2

O+,He 1.32× 10−10n(He)
O+,O > 235 3.67× 10−11n(O)T 1/2

r (1− 0.064 log10 Tr)2

O+,CO2 8.95× 10−10n(CO2)
O+

2 ,H 0.65× 10−10n(H)
O+

2 ,He 0.70× 10−10n(He)
O+

2 ,O 2.31× 10−10n(O)
O+

2 ,CO2 5.63× 10−10n(CO2)

表 3.4: イオンとイオンの衝突周波数．[Shunk and Nagy (2000)] より引用．

Species νii (sec−1)

O+,O+
2 0.26n(O+

2 )/T
3/2

O+
2

O+
2 ,O+ 0.13n(O+)/T

3/2
O+

～250 km は真夜中，北緯 16 度，太陽電波強度 F10.7 = 150 における Venus International
Reference Atmosphere (VIRA) モデル (Keating et al., 1985) より与え，それ以上の高度
については、静水圧平衡が成り立つと仮定した．中性大気温度はすべての高度で 127 K と
した．プラズマ密度はホールが観測された orbit 530 inbound の高度分布を与え，ホール
が観測されている部分は，直線で補完した (図 3.1)．イオンは夜側電離圏で主要な O+ で
あるとし，イオンと電子の密度が等しい準中性を仮定した．電子には上部境界より一定量
の熱フラックス 7.59 × 109 eV/cm2secを与えた．この値は太陽風プラズマの電子のエネ
ルギーフラックスの 1 %程度である．

電子，イオンのエネルギー方程式ともに 2 次の中心差分で離散化し，計算を行った．

3.2.2 境界条件

磁力線が地面に対し垂直であることを仮定し，高度 100 km から 2000 km まで計算を
行った．下部境界では電子温度，イオン温度，中性大気温度をそれぞれ 127 K と固定し
た．上部境界では，電子には一定量の熱フラックスを与え，イオン温度は自由境界とした．
計算間隔は 50 km とした．モデルの概念図を図 3.2 に示す．
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図 3.1: 数値実験に用いた電子 (Ne)，中性大気の数密度高度分布．電子密度はホールが観
測された orbit 530 inbound の値．中性大気は高度 150～250 km では夜側熱圏の VIRA
モデルにより与え，それ以上の高度では静水圧平衡を仮定した．

図 3.2: 実験設定の概念図．鉛直の磁力線を仮定し，磁力線に沿った方向に計算を行う．上
部境界から熱フラックスを与える．
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3.2.3 電子数密度を変化させた場合

電子密度変動に対する電子温度の変動を調べるために，電子数密度を観測された数密度
(1 倍)，その数密度の 0.1 倍，10 倍で計算を行った．計算結果を図 3.3に示す．電子温度
は すべての場合において，低い高度で急激に上昇し，高度 700 km 以上ではすべての場合
でほぼ等しい温度となり，高度 1000 km で 3693 K，上部境界の 2000 km では 4589 K と
なった．高度 700 km 以下では，密度 10 倍の場合に電子温度が低くなり，高度 200 km で
密度 1 倍に比べ 140 K 低い．このとき電子数密度は 200 km で 1× 105 cm−3 なので，イ
オンによる電子の冷却率は 4.8 eV/cm3sec となり，1 倍の場合の冷却率 0.37 eV/cm3sec
よりも 1 桁以上大きい．つまり，夜側電離圏で見られるような電子数密度では，熱フラッ
クスが一定であれば電子温度が変わることはほとんどない．さらに電子数密度を増やし，
観測密度の 100 倍にすると高度 200 km で 1273 K となり，低い高度の電子温度は下がる
ことが分かった (図 3.4)．この時のイオンによる電子の冷却率は 29 eV/cm3sec であった．

電子に与えられた熱フラックスの減少はイオンへのエネルギー輸送であるが，夜側電離
圏での密度は 104cm−3 程度と低いため，そのエネルギー輸送は効率は悪い．そのため密
度が変化したとしても電子温度はほとんど変化せず，電子温度は上部境界での熱フラック
スの量と下部境界での温度によって決まる．十分にエネルギーのやりとりができるように
なるには 105cm−3 程度の電子数密度が必要である．

一方，電子数密度が変化するとイオン温度が変化することが分かった．電子からイオン
へのエネルギーの輸送は衝突によって起こるので，輸送の効率は密度の 2 乗と電子・イオ
ンの温度差により決まる．電子数密度を 0.1 倍にした場合，電子とイオンの衝突はほとん
ど起こらなくなり，イオンはエネルギーを得ることができない．そのため，高度 1000 km
では 185 K と密度 1 倍に比べて，2800 K 程度低くなる．電子数密度が 10 倍高くする
と，衝突頻度は 100 倍になるので電子からエネルギーを得やすくなり，イオン温度は上昇
する．高度 1000 km でのイオン温度は，電子温度にくらべて 30 K 程度低い 3633 K と
なった．また電子数密度 10 倍にした場合には 高度 300 から 900 km において電子とイ
オンはほぼ同じ温度となった．

電子数密度を 100 倍にし，計算を行うとすべての高度で電子温度とイオン温度がほぼ同
じとなり，電子からイオンへのエネルギー輸送は十分ある (図 3.4)．

熱フラックスによりまず最初に電子が加熱される．その後，電子からイオンへ，イオン
から中性大気へとエネルギーは輸送される．電子数密度も高く，中性大気密度の高い高度
300 km まではイオンは中性大気により冷却される．イオンがこの高度で温度が低くなる
のはそのためである．一方，高度 1000 km 以上になるとプラズマ密度が下層に比べて低
くなり，電子から輸送されるエネルギーは少なくなるのでイオン温度はほぼ一定となる．
そのため，密度 100 倍の場合でも電子温度とイオン温度で差がでる．
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図 3.3: 電子数密度を観測データの 0.1 倍，1 倍，10 倍にした場合の電子温度 (Te) とイオ
ン温度 (Ti)．密度が変化しても電子温度はほとんど変化しない．電子数密度が高いほどイ
オン温度は高くなる．

3.2.4 熱フラックスを変化させた場合

熱フラックス変動に対する電子温度の応答を調べるために，電子数密度を観測された
数密度に固定し，上部境界で与える熱フラックスを変えて計算を行った．熱フラックス
7.59× 109 eV/cm2sec を 0.1 倍，2 倍，5 倍，10 倍と変えて計算した結果を図 3.5に示す．
電子数密度を変化させた場合とは大きく異なり，熱フラックスの大きさによって電子温度
が大きく変化した．高度 1000 km における 0.1 倍，1 倍，2 倍，5 倍，10 倍での電子温
度は，それぞれ，1911 K，3692 K，4502 ，5848 K，7128 K であった．熱フラックスが
10 倍になると電子温度はおよそ 2 倍となった．夜側電離圏においては，熱フラックスに
より電子温度が決まる．

一方，イオン温度は電子温度とは逆にあまり変化しない．高度 1000 kmで比べると，0.1
倍の場合 1759 K，1 倍の場合 2495 K，2 倍の場合 2629 K，5 倍の場合 2740 K，10 倍
の場合 2782 K であった．熱フラックスが 10 倍になったとしてもおよそ 10 % しかイオ
ン温度は高くならない．イオンの加熱率は熱フラックスを 10 倍の場合，高度 200 km で
0.49 eV/cm3sec であり，熱フラックス 1 倍の場合とくらべて 32 % 大きくなるだけであ
る．
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図 3.4: 電子数密度を観測データの 100 倍にした場合の電子温度 (Te) とイオン温度 (Ti)．
黒い線は電子温度，灰色の線はイオン温度を示している．電子温度とイオン温度はほぼ等
しい．

電子の冷却率は電子数密度の 2 乗，電子とイオンの温度差に比例し，電子温度の 2分の
3乗に反比例している．冷却率を変化させる大きな要因は電子数密度であるため，電子数
密度が同じであれば冷却率はそれほど変化しない．そのため，熱フラックスが増加しても
電子は十分に冷却されず，電子温度は上昇する．

3.2.5 電子温度・イオン温度の応答時間

観測された電子数密度，熱フラックスを 2 倍にした場合の電子温度，イオン温度の時間
変化を図 3.6に示す．熱フラックスにより，まず電子が加熱される．この応答は非常に速
く，10 秒程度で定常状態に達する．一方，イオンは電子からエネルギーを得る一方，中
性大気へエネルギーを奪われる．電子数密度が低いため電子からイオンへのエネルギー
輸送は夜側電離圏の密度程度では非常に効率が悪い．計算開始 15 秒後のイオンの加熱率
は，高度 200 km で 0.90 eV/cm3sec，高度 500 km で 0.14 eV/cm3sec，高度 1000 km で
4.1 × 10−2 eV/cm3sec である．そのため，定常状態に達するのには 105 秒程度と非常に
時間かかる．このことから観測される電子温度はその時の熱フラックスの量を直接表して
いると言える．夜側電離圏のイオンは主に昼側から輸送されることで補われる．昼側電離
圏から 1 km/sec で輸送されると 1.9× 104 秒程度で夜側電離圏へ運ばれてくる．そのた
め，観測されるイオン温度は熱フラックスとは関係なく，別の要因 (昼側でプラズマが生
成される時に決定される温度，断熱冷却・加熱など) で決まる．
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図 3.5: 熱フラックスを 7.59× 109 eV/cm2sec の 0.1 倍，1 倍，2 倍，5 倍，10 倍変化さ
せた場合の電子温度 (Te) とイオン温度 (Ti)．黒い線は電子温度，灰色の線はイオン温度
を示している．熱フラックスが大きいほど電子温度は高くなる．熱フラックスを変化させ
てもイオン温度はほとんど変化しない．

図 3.6: 電子温度 (Te) とイオン温度 (Ti) の熱フラックスに対する応答．電子温度は 10 秒
程度，イオン温度は 105 秒程度で定常状態に達する．
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3.3 夜側電離圏の力学過程

3.3.1 実験設定

電離圏上部から熱フラックスを与え，O+ について連続の式，運動方程式，エネルギー
方程式を解いた．O+

2 は速度 0 m/sec を仮定し，連続の式，エネルギー方程式のみ解いた．
計算高度間隔は 25 km とし，高度 150 km から 2150 km まで計算した．中性大気は 3.2
節と同様に高度 250 km 以下では夜側熱圏の VIRA モデルを用い，それ以上の高度では静
水圧平衡を仮定した．中性大気温度はすべての高度で 127 K とした．また，電子温度，イ
オン温度は下部境界で 300 K とした．高度 150 km で，O+ の数密度を 1.0× 104 cm−3，
O+

2 の数密度を 1.0× 105 cm−3 とした．

計算格子は，スカラー量である圧力・密度の定義点とベクトル量である速度の定義点を
半格子分ずらしたスタッガード格子を用いる．移流相は CIP-CCUP 法 (矢部ら, 2003) を
用いて計算を行う．非移流相については電子・イオンのエネルギー方程式はオイラー陰解
法，運動方程式は中央差分を用いる．

3.3.2 境界条件

化学反応を計算しない場合，下部境界で密度，圧力，温度を固定した．化学反応を計算
する場合，下部境界で温度を固定し，その場での化学反応による密度変化とひとつ上の格
子点との移流から新しい境界条件を決めた．上部境界の圧力，密度は上部境界のひとつ下
の格子点での勾配を用い，外挿することで与えた．速度は下部境界では 0 m/sec，上部境
界では自由境界とした．太陽風はほとんど H+ であり，電離圏外に流出した O+ は太陽
風によって取り除かれると仮定し，上部境界で O+ の速度は負にならないとした．

3.3.3 初期条件

計算を始める上で，初期状態となる定常解を求める．ここでは化学反応によるプラズマの
減少が昼側電離圏からの輸送量とつりあうこと仮定する．熱フラックス 7.59×109 eV/cm2sec
を上部境界で与え，力学的な平衡状態を求めた (図 3.7)．速度および温度に振幅の小さな
周期的な変動は見られるが，密度はほとんど変化しないことから，この準定常解を数値実
験の初期状態とする．

O+ の数密度は下部境界からいったん低くなり，再び高くなり高度 225 km から再び緩
やかに減少し，1000 km では 110 cm−3，2000 km では 5.1 cm−3 となった．この数密度
は観測された夜側電離圏の数密度と同程度である．O+

2 は低い高度にしか存在せず，高度
500 km で 1.7 cm−3 である．O+ の速度は高度 175 km では上向きの速度 1.3 m/sec で
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あり，それ以上の高度では高度とともに増加する．高度 1000 km では 31.4 m/sec，高度
2000 km で 606 m/sec となり，常に流出する状態が定常状態となった．流出する O+ の
フラックスは 4.8× 105 cm−2sec−1 である．

電子温度は高度とともに上昇し，高度 2000 km で 4556 K である．観測された電子温
度と同程度となった．O+ の温度は中性大気との衝突が十分多い高度 250 km で極小 187
K となる．それより高い高度では速度の変動に応じて温度を多少上下させながら高度 575
km で極大値 217 K となる．高度 575 km 以上では速度が急激に増し始めるので，断熱的
に冷却され，高度とともに温度が下がる．高度 1000 km で 206 K，高度 2000 km で 193
K であった．O+

2 の温度も同様に高度 250 km で極小値 189 K となる．高度 350 km で極
大となるが，それ以上の高度ではほぼ一定でおよそ 216 K であった．O+

2 はエネルギー方
程式のみ解いているので電子，O+，中性大気とのエネルギーのやりとりのみで温度が決
まる．

初期状態での O+ の衝突周波数を図 3.8 に示す．磁場強度が 10 nT の場合，O+ のジャ
イロ周波数は 6.0× 10−2sec−1 ある．つまり，高度 250 km 以下では O+

2 とは比較的衝突
があるが，中性大気とはほとんど衝突しない．O+ は高度 150 km 以上で中性大気に関係
なく，運動することができるので磁力線に沿った方向に運動していると考えてよい．この
時 O+ の温度が 1000 K だとするとジャイロ半径は 17 km である．

3.3.4 力学的な応答

化学反応による密度変化を考えず，熱フラックス変化による力学的な応答をに着目する．
3.3.3節で求めた準定常状態から熱フラックスを変化させ，電離圏構造の応答を調べた．

Case 1 : 熱フラックスを増加 (7.59× 1010 eV/cm2sec) させた場合

準定常状態から熱フラックスを 1 桁増加させ，7.59× 1010 eV/cm2sec とした場合のプ
ラズマの応答を調べた．電子温度，O+ の数密度，速度，温度を図 3.9 に示す．0 秒の時
に熱フラックスを 1 桁増加させた．

電子温度はすぐに応答し，温度が上昇する．高度 1000 km 以上では 1000 秒程度で定
常状態に達する．電子温度は高度 1000 km で 7029 K，高度 2000 km で 8794 K となっ
た．3.2.4 節においてエネルギー方程式のみ計算した場合の電子温度とほぼ等しくなった．

熱フラックスが増加し，電子温度が高くなると分極電場が強くなり，O+ が高い高度へ
輸送される．応答は分極電場が最も強い高度 400 km 以下から始まる．速度が極大とな
るのは高度 1000 km では 310 秒の時 1901 m/sec，高度 2000 km では 510 秒の時 3657
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図 3.7: 数値実験初期条件．(a) O+ および O+
2 の数密度，(b) O+ の速度，(c) O+，O+

2

および電子の温度．定常的にプラズマが流出する．
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図 3.8: O+ とO，H，He，N，CO2，CO+
2 との衝突周波数．

m/sec であった．強く加速された O+ は上昇しすぎるため，分極電場や圧力勾配より重
力が強くなり，その後下向きに加速され，落下する．落下は高い高度から起こり始める．
速度が極小となるのは高度 1000 km では 1770 秒の時 -279 m/sec，高度 2000 km では
1350 秒の時 -166 m/sec であった．下向きに加速されると落下しすぎ，分極電場と圧力勾
配が重力に勝るため上昇を始める．しらばらくこの振動を繰り返しながら徐々に定常状態
へと向かっていく．およそ 104 秒には速度の大きな変動は収まった．

O+ の密度は熱フラックスが増加するとすぐに増加し始める．高度 1000 km では 0～
470 秒の間に 1.3× 102 cm−3 から 4.7× 102 cm−3，高度 2000 km では 0～510 秒の間に
7.8cm−3 から 1.2× 102cm−3へと増加する．密度が極大となる時間は上向き速度が極大と
なる時間よりも遅い．その後，O+ は上昇しすぎたため落下してくる．高度が低い場所か
ら密度が増加し，密度増加は上空へ伝播する．O+ の密度が落下しすぎると圧力勾配や分
極電場が強くなり，再び上昇を始め密度は減少する．これを繰り返す．高度 200 km 付近
に高い場所より O+ の密度が低い場所がある．この場所は O+

2 が非常に多く存在するた
めに分極電場による上向きの力が強く，O+ は高い高度に輸送され，密度は低くなる．

電子温度が上昇すると O+ はエネルギーを得るため温度を上昇させる．しかし，そのエ
ネルギーはわずかである．熱フラックス増加直後，分極電場による力により急激に上向き
へ加速され，断熱冷却が起こる．断熱冷却の効果が電子からのエネルギーよりも大きいた
め O+ の温度は急激に下がる．500 秒後には高度 1500 km より上空ではほぼ 0 K となる．
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その後，下向きの速度が速くなる場所では断熱圧縮が起こり温度が上昇，上向き速度が速
くなる場所では断熱冷却を繰り返しながら，熱伝導により低い高度から加熱される．およ
そ 2.1× 104 秒には準定常状態に達した．

0～1000 秒の O+ の流出量は 1.3× 1010 cm−2 であった．その後流出量は徐々に減少し，
9000～1.0× 104 秒での O+ 流出量は 9.0× 109 cm−2 であった．

熱フラックス増加直後，電子からエネルギーを得て O+
2 の温度は上昇する．250 秒の時，

高度 400 km 以上ではほぼ等温となり極大値 226 K となった．O+
2 はエネルギー方程式

しか解いていないので断熱冷却・加熱をすることはないが，衝突の多い O+ とエネルギー
の交換を行い，温度が変化する．O+ からのエネルギー輸送はは電子からのできるエネル
ギー輸送より大きいので，O+

2 の温度は O+ の温度に強く依存する．O+ が断熱冷却され，
温度が下がったために O+

2 の温度もそれに応じて下がった．4000 秒以降では O+ の温度
が上昇していくのに応じて O+

2 の温度も徐々に上昇した．

Case 2 : 熱フラックスを減少 (7.59× 108 eV/cm2sec)させた場合

準定常状態から熱フラックスを 1 桁減少させ，7.59 × 108 eV/cm2sec とした場合のプ
ラズマの応答を調べた (図 3.10)．0 秒の時に熱フラックスを 1 桁減少させた．

熱フラックスを増加させた場合と同様に電子はすぐに応答し，2000 秒程度で定常状態
に達する．電子温度は高度 1000 km で 1889 K，2000 km で 2361 K となった．3.2.4 節
でエネルギー方程式のみ計算した場合の電子温度とほぼ等しくなった．

熱フラックスを減少させると分極電場は弱くなり，O+ を支えていた力が弱くなるので，
O+ は落下する．O+ の速度が極小となるのは高度 1000 km では 1250 秒に -2568 m/sec，
高度 2000 km では 1620 秒に -490 m/sec であった．O+ は落下しすぎるため，すぐに高
度の低い場所から速度が増加し始め，上向き速度を持つ．高度 1000 km では 1310 秒の時
1781 m/sec，高度 2000 km では 1660 秒の時 3158 m/s となり，大きな加速度をもった．
同じ変動を繰り返しながら，高度が低いほうから徐々に一定速度に近づいていった．

下向きに加速された O+ は断熱的に加熱され，温度が上昇する．625 秒後には高度 1000
km で 828 K，高度 2000 km で 872 K となった．落下しすぎた O+ は重力より分極電場
が強くなるため，上向きに加速され，上昇する．しらばらく上昇・下降を繰り返しながら
定常状態へと向かっていく．この周期はおよそ 1600 秒である．密度の高い，高度の低い
場所から変動は収まり，定常状態に達する．すべての高度で準定常状態に達するのはおよ
そ 2.0× 104 秒かかる．

O+ の温度は下向きに加速される時は過熱，上向きに加速される時は冷却される．O+
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図 3.9: 熱フラックスを 1 桁増加させ，7.59 × 1010 eV/cm2sec とした場合 (case 1) の電
子温度，O+数密度，速度，温度，O+

2 の温度．
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の温度が極大となるのは高度が低いほど早く，高度 500 km で 660 秒の時，652K ，高度
1000 km で 680 秒の時，882 K，高度 2000 km で 690 秒で 930 K であった．加熱・冷却
を繰り返しながら，熱伝導により低い高度から O+ は冷却される．

0～1000 秒の間での O+ の流出量は 8.0 × 107 cm−2，1000～2000 秒の間では 9.0 ×
107 cm−2であり，熱フラックスを増加させた場合と比べて 3 桁少なく，ほとんど流出し
ない．

O+ が断熱加熱により，温度を上昇させるために O+
2 は O+ からのエネルギー輸送量が

増す．そのため温度は更に高くなり，850 秒の時に高度 300 km 以上で極大値 275 K と
なった．O+ の温度が極大となった時間から 170 秒遅れている．その後，O+ が熱伝導に
より冷却されるのに応じて，O+

2 の温度も下がった．

3.3.5 力学・化学的な応答

ホールで観測されたような磁場構造が形成され，昼側からのプラズマの流入がなくなる
ことを想定する．それを再現するために化学反応を計算し，それによるプラズマ密度の変
化と熱フラックスの変化による電離圏構造の応答を調べる．

Case 3 : 熱フラックス一定 (7.59× 109 eV/cm2sec)とし化学反応を計算した場合

熱フラックスは 7.59× 109 eV/cm2sec に固定し，化学反応のみを入れた計算を行った．
図 3.11 は 電子温度，O+ の密度，速度，温度を表している．図 3.12 は O+

2 の密度と温
度である．

速度のプロファイルは熱フラックスを減少させた場合の図 3.10 に似ているが，高度が
高いほうほど下向きに加速されるまでのタイムラグが大きく異なる．化学反応は中性大気
の多い高度 250 km 以下で起こる．そのため低い高度の O+ が減少し，下で支えるものが
なくなったため，O+ がだるま落としのように落下する．低い高度から徐々に落下するた
めに高い高度ほど下向きに加速され始めるまでに時間を要する．O+ の速度は，高度 1000
km では 1790 秒に -2587 m/sec，高度 2000 km で 2530 秒に -438 m/sec の極小値をと
る．落下しすぎた O+ は上向きに加速される．その後，バウンスするように上昇・下降す
る．はっきりとした速度の増減を確認できるのは 2500 秒付近と 4500 秒付近の 2 回のみ
である．何度も速度を増減させながら収束している case 2 (図 3.10) と異なる．

下向きの速度をもった O+ は断熱的に圧縮されるので温度は上昇する．1270 秒の時，高
度 1000 km で 678 K，1280 秒の時，高度 2000 km では 749 K となる．下向き速度が極
大となる時間とは異なり，速度の高度差が最も大きい場所で O+ の温度は上昇している．
その後，落下しすぎた O+ は上向きの速度を持つが，冷却はほとんど起こらない．熱伝導
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図 3.10: 図 3.9 と同じ．ただし，熱フラックスを 1 桁減少させ，7.59× 108 eV/cm2sec と
した場合 (case 2)．
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により温度の低い高度から冷却される．

O+ の密度は化学反応の盛んに起こる高度 250 km 以下で減少する．1000 秒の時，高
度 250 km での O+ の密度は 5.7 × 106 cm−3 となり，0 秒の時の 7.7 × 109 cm−3 から
3 桁以上減少した．高高度では O+ の密度が減少し始めるにはいくぶん時間がかかる．高
度 1000 km では 500 秒程度，高度 1000 km では 1000 秒程度で急激に密度が減少し始め
る．高度 650 km 以上ではO+は落下しすぎるため，圧力勾配と分極電場による力が強く
なり，上向きに加速され，再び密度が増加する．1000 km では 1990 秒の時 13 cm−3，高
度 1500 km では 2810 秒の時 1.8 cm−3 と極大となった．高度 650 km 以下では O+ の密
度は増加することなく，単調に減少した．4000 秒後には高度 300 km 以下で O+ はほと
んど消滅する．低い高度のO+が消滅してもすべてのO+が落下せず，高い高度に留まっ
ていられるのは O+

2 と電子による分極電場と O+
2 による衝突のためである．

0～1000 秒までの O+ の流出量は 4.7× 108 cm−2 であった．流出があったのは最初の
1000 秒間だけで，その後はほとんど流出しない．

O+
2 は高度が低いほど減少しやすい．高度 150 km で 5000 秒後におよそ 3 桁減少し，

84 cm−3 になった．それ以上の高度では O+
2 は O+ に比べて化学反応は緩やかで，5000

秒の時，高度 200 km で 2.2× 103 cm−3 であった．0 秒の時 O+
2 の密度は 6.9× 103 cm−3

なので 68 % 減少したに過ぎない．

O+
2 が電子から得るエネルギーは小さく，O+ からのエネルギー輸送が大部分を占める．

O+ の温度が上昇すると O+
2 の温度も上昇するが，時間差があった．高度 500 km で O+

の最も温度が高かった時間から 720 秒 遅れて O+
2 の温度が極大値 205 K となった．

Case 4 : 熱フラックスを増加 (7.59× 1010 eV/cm2sec) させ化学反応を計算した場合

0 秒の時，準定常状態から熱フラックスを 1 桁高い 7.59× 1010 eV/cm2sec に増加させ，
化学反応を開始させた計算を行った (図 3.13，3.14)．

熱フラックスを入れると電子温度は 10 秒程度で急激に上昇し，その後 1000 秒程度で
定常状態となる．その後は O+，O+

2 の数密度が変化しても温度は変化しない．定常状態
に達した後の電子温度は高度 1000 km で 7092 K，高度 2000 km で 8794 K となった．こ
の温度は case 1 (図 3.9) と全く同じであった．

O+ の速度プロファイルは case 1 (図 3.9)と case 3 (図 3.11)を足し合わせたようなも
のが得られた．熱フラックスが増加することにより，分極電場が強くなりほとんどの高度
で上向きに加速される．加速は高い高度と低い高度から始まり，高度が高いほど，加速が
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図 3.11: 熱フラックスを 7.59×109 eV/cm2secで一定にし，化学反応を計算した場合 (case
3) の電子温度，O+数密度，速度，温度．



66 第 3章 モデリング

図 3.12: 熱フラックスを 7.59×109 eV/cm2secで一定にし，化学反応を計算した場合 (case
3) の O+

2 の数密度と温度．
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長く続く．速度が極大となる場所は低い高度から徐々に高い高度に移っていく．速度が極
大となるのは，高度 1000 km では 300 秒の時 1717 m/sec，高度 2000 km では 500 秒
の時 3404 m/sec でとなった．Case 1 に比べて速度が極大となる時間は 10 秒早く，その
速度は 10 % 程度遅くなっている．これは低い高度で化学反応により O+ が減少し，圧力
勾配による力が弱まり，下向きの力が強くなったためである．低い高度ではすぐに加速が
終わり，化学反応により O+ が減少するため，下向きに加速し始める．速度が極小となる
のは，高度 1000 km で 1450 秒の時に -1457 m/sec，高度 2000 km では 1130 秒の時に
-371 m/sec であった．この大きさは case 1 より速く，case 3 より遅い．

速度が上昇するとともに O+ は断熱的に冷却され，高度 1000 km では 330 秒に 77.2
K，高度 2000 km では 610 秒に 17.3 K となった．強く加速され，高い高度に輸送さ過ぎ
た O+ は分極電場や圧力勾配に比べ重力が勝るので下向きに加速され始める．断熱的に圧
縮された O+ は温度が急激に上昇し始める．高度 1000 km では 1930 秒に 446 K，高度
2000 km では 1920 秒に 552 K となった．Case 3 に比べ O+ の温度上昇は小さく，極大
となるまでの時間は遅い．Case 4 では 400 K 程度の O+ 温度が 3000 ～ 5000 秒の間続
く．この温度は case 3 の温度よりは高い．Case 3 に比べ密度差が大きいので圧力が大き
く変化し，断熱過熱が強いためである．

O+ の数密度が極大となる時間は速度が極大となる時間よりやや遅れて，高度 1000 km
で 330 秒の時 362 cm−3 となり，準定常状態のおよそ 3 倍，2000 km でおよそ 630 秒の
時 85.8 cm−3 となり，準定常状態のおよそ 10 倍となった．数密度は速度差が大きくなる
ところで極大となる．5000 秒後に O+ の数密度は高度 500 km で 94.9 %，1000 km で
89.1 %，2000 km で 73.4 %減少している．これは case 3 と比べて減少する割合は小さい．
これは熱フラックスが増加したために分極電場が強くなり，O+ が低い高度へ落下するこ
とを妨げているためである．熱フラックスの増加は化学反応の多い熱圏下部への輸送を減
らし，O+ の減少率は低くなる．O+ は上下運動をを繰り返しながら，高度 300 km 以下
での化学反応と上部境界からの流出により徐々に減少する．

0～1000秒の間に流出する O+ は 8.6×109 cm−2，1000～2000秒の間で 1.3×108 cm−2

となった．最初の 1000 秒間で多く流出し，その後はわずかである．0～1000 秒の間の O+

の流出量は case 1 よりも 1 桁少ない．

O+
2 の密度変化は case 3 とほぼ同じであった．O+

2 の温度は O+ との衝突と O+ との
温度差で決まる．O+ の密度が上昇し，断熱冷却がそれほど強く起こっていない 160 秒ま
ではO+

2 の温度はわずかに上昇し，高度 400 km 以上では 231 K となった．その後は O+

が断熱冷却により温度を下げるため，O+
2 の温度も下がる．高度 400 km 以上では 1780

秒の時，極小となり 125 K となった．その後は O+ が断熱加熱により温度を上げるため，
再び過熱される． O+ の温度変化に応じて O+

2 の温度は変化する．



68 第 3章 モデリング

図 3.13: 図 3.11 と同じ．ただし，熱フラックスを 1 桁増加させ，7.59× 1010 eV/cm2sec
とし，化学反応を計算した場合 (case 4) ．
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図 3.14: 図 3.12 と同じ．ただし，熱フラックスを 1 桁増加させ，7.59× 1010 eV/cm2sec
とし，化学反応を計算した場合 (case 4) ．
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Case 5 : 熱フラックスを減少 (7.59× 108 eV/cm2sec) させ化学反応を計算した場合

0 秒の時，準定常状態から熱フラックスを 1 桁減少させた 7.59× 108 eV/cm2sec とし，
化学反応を開始させた計算を行った (図 3.15，3.16)．

電子温度はすぐに下がり，1000 秒程度で定常になった．定常状態に達した後の電子温
度は高度 1000 km で 1889 K，高度 2000 km で 2361 K となった．この温度は case 2 (図
3.10) と全く同じであった．

O+ の速度のプロファイルは case 2 (図 3.10) と case 3 (図 3.11)をあわせたようなプ
ロファイルをしている．高度 1500 km 以下ではほぼ同時に下向きに加速し始めた．高度
1500 km 以上ではやや遅れて下向きに加速し，340 秒後にはすべての高度で下向きの速度
をもった．高度 700 km で 1500 秒の時 -3267 m/sec，高度 1000 km で 2160 秒の時 -2910
m/sec となった．O+ が落下しすぎるため，分極電場が強い低い高度から上向きの速度を
持ち始める．速度が極大となるのは，高度 1000 km で 2310 秒の時 784 m/sec，高度 2000
km で 2760 秒の時 3014 m/sec であった．すべての高度で上向きの速度をもつのは case
2 より時間がかかり，case 3 とほぼ同じであった．その後は O+ が上昇しすぎるため重力
が勝り，下向きに加速を始める．次に O+ の速度が極大となるのは高度 1000 km で 4370
秒の時 259 m/sec，高度 2000 km で 4580 の時 2916 m/sec であった．速度上昇の間隔は
1 回目の上昇よりも短く 1800 秒程度である．

断熱加熱により上昇する O+ の温度は他のすべての場合より高い．密度減少による圧力
勾配による力の減少，分極電場による力の減少が最も強く，下向きに強く加速されるため
である．700 秒の時，高度 1000 km では 941 K，高度 2000 km では 983 K となり極大
値をとる．その後，O+ のバウンス運動に伴って若干，温度の上昇は見られるが強く加熱
されることなく，徐々に冷えていく．Case 2 で見られた O+ の温度の振幅の大きな上昇・
下降の変動は見られなかった．5000 秒の時，高度 325 km 以上では 290 K となった．

O+ の密度は他のすべての場合に比べ最も減少率が大きい．O+ の密度のバウンスは case
3 と同様に 1 度だけ確認できるが，分極電場が case 3 に比べ弱いため，密度上昇は非常
に小さい．高度 700 km では 1540 秒に極小値 0.56 cm−3，1770 秒に極大値 6.9 cm−3 と
なった．その後は単調に減少した．6000 秒にはすべての高度で 10 cm−3 以下となった．
O+ は 0 ～ 1000 秒の間に 8.0 × 107 cm−2 流出するのみで，その後はほとんど流出しな
い．Case 4 と比べて 2 桁少ない．

O+
2 の密度変化は case 3 とほぼ同じであった．O+

2 の温度は case 2 と似ている．O+ の
温度上昇に応じて上昇し，O+ 温度が極大となった時間より 140 秒遅れて 840 秒の時，高
度 350 km 以上で 275 K となった．
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図 3.15: 図 3.11 と同じ．ただし，熱フラックスを 1 桁減少させた 7.59× 108 eV/cm2sec
にし，化学反応を計算した場合の電子温度 (case 5) ．
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図 3.16: 図 3.12 と同じ．ただし，熱フラックスを 1 桁減少させた 7.59× 108 eV/cm2sec
にし，化学反応を計算した場合 (case 5) ．



73

第4章 議論

4.1 ドレイプ磁場と磁気リコネクション

電離圏のプラズマは太陽風および太陽風とともに流れてくる惑星間磁場 (IMF) の影響
を非常に強く受ける．太陽風の動圧や太陽風の向き，IMF の方向により刻一刻と電離圏
は様子を変化させる．電離圏に入り込んだ IMF はドレイプ磁場を形成し，電離圏プラズ
マの運動，熱収支に影響を与える．太陽風の変動を考慮し，電離圏での磁場形状を調べる
ことは太陽風と金星大気の相互作用を調べる上で不可欠である．そこで，これらの影響が
考慮された太陽風を基準とした太陽風座標系を定義し，その座標系で磁場形状を調べた．

太陽風動圧が低い場合，昼側電離圏で磁力線は地面と水平向きになる．磁気経度 160 度
付近で磁力線は垂直を向き，電離圏外につながっている．磁気経度 200 度付近にも同様に
垂直に近い向きを向いている．磁気経度 160 度と 200 度の間では，昼側に引っかかった
磁力線が両極を回り，磁気経度 180 度付近で電離圏外へつながっている．

電離圏内での磁気圧が上昇し始める 5 ×10−9 Pa (Luhmann et al., 1987) よりも太陽風
動圧が高い場合，磁気経度 0 度付近での磁力線は地面と水平になった．この結果は太陽金
星座標系の結果 (Luhmann et al., 1980) と同等である．一方，反太陽風側の磁気赤道にお
いて，存在が予想されていたループ状磁力線 (Grebowsky et al., 1983; Marubashi et al.,
1985) が見つかった．太陽金星座標系おける解析では夜側電離圏では鉛直向きの磁場が存
在することは確かめられていた (Luhmann et al., 1981) が，磁力線がループ構造をするこ
とは確かめられなかった．ループ状磁力線は磁気リコネクションが存在することを強く示
唆している．

太陽風動圧が高くなる，すなわち太陽風の速度が上がると太陽風によって作られる太
陽風電場 E = −v ×Bが強くなる．ここで，v は太陽風の速度，B は IMF の磁場強度
である．太陽電場が強くなると E×B ドリフトが強くなり，夜側電離圏ではプラズマは
真夜中へと輸送する方向に力が働く．磁場強度が 30 nT の時，O+ のジャイロ周波数は
1.8× 10−1 sec−1 である．夜側電離圏での中性大気との衝突周波数は高度 150 km 以上で
はジャイロ周波数以下である．つまり，高度 150 km 以上では中性大気に関係なく O+ は
運動することができる．そのため E×B ドリフトによりプラズマは真夜中側へ加速され，
磁場も真夜中へと集中する．マグネトシースを流れるプラズマも速くなり，夜側へと磁力
線をかき集める．集まった磁力線はその場で磁気リコネクションを起こす (Marubashi et
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al., 1985)．太陽風動圧が低い場合，ループ状磁力線は見つからなかったことから，太陽
風動圧が強くならないと磁気リコネクションを起こすのに十分な磁気フラックスを得るこ
とができないと推測される．一方，磁気赤道から少し緯度が離れた場所では磁気張力と極
方向へのプラズマの流れのために磁力線は極へと回り込む．極まで移動すると磁気張力の
ために磁力線は電離圏外へと引き剥がされ，磁気リコネクションをするのに十分な磁気フ
ラックスを得ることができない．

太陽風動圧が低い場合と太陽風動圧が強い場合の磁気中緯度では，極から回り込んで電離
圏外へ抜け出す磁力線が確認できた．この磁場形状はモデルでも再現されている (Tanaka,
1993; Tanaka and Murawski, 1997)．

本研究で明らかとなった太陽風座標系における磁場形状の概念図を図 4.1 に示す．太陽
風が吹き付ける昼側電離圏で IMF が電離圏に侵入する．電離圏の外側にある磁力線は電
離圏のプラズマより速い速度で流れているため，すぐさま夜側へ回り込み，電離圏界面を
包み込むように磁場がドレイプする．電離圏に入り込んだ磁力線はプラズマの昼夜間対流
によって夜側へ輸送される．磁気赤道付近にひっかかった磁力線は夜側にたまり，垂直な
磁場を作る．太陽風動圧が高い場合は磁気リコネクションが起こり，ループ磁力線を作る．
太陽風動圧が弱い場合は両極に回りこみ，電離圏外へ抜けていく．磁気経度の高い場所に
ひっかかった磁力線は両極へ移動し，夜側まで回りこみ，磁気リコネクションを起こすこ
となく電離圏外へ抜けていく．その両端は電離圏外の太陽風につながっている．

図 4.1: 磁力線形状．
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4.2 夜側電離圏の構造と熱・力学

太陽風および IMF の変化は磁場だけでなく，プラズマにも影響を及ぼす．磁場の場合
と同様に太陽風座標系でプラズマの分布を調べた．太陽風動圧が低い場合，電離圏での電
子温度は磁気経度によらずほぼ一定である．プラズマ密度は日の当たる昼側では多く，明
暗境界付近で急激に減少し，夜側ではほぼ一定の密度分布となる．これらの結果は太陽金
星座標系で得られる結果 (Miller et al., 1980) と同等であった．太陽風座標系を用いてる
ため，太陽風の向き，IMF の向きの違いにより生じると考えられている電離圏界面の非
対称性 (Phillips et al., 1988) は確認できなかった．

太陽風動圧が低い場合と太陽風動圧が強い場合の磁気中緯度に存在する極から回り込む
磁力線の周辺でプラズマの密度が上昇していることを見つけた．その密度が上昇している
場所はセントラル・テイル・レイと呼ばれる (Brace et al., 1987)．この現象は夜側に回り
こんだ磁力線が電離圏外に抜け出す際に磁気張力でプラズマを高高度へ持ち上げるために
起こる現象であると考えられている．太陽金星座標系ではセントラル・テイル・レイは頻
繁に位置を変え，構造もはっきりしない．一方，太陽風座標系では磁気経度 180 度に電子
数密度の増加が見られることから，セントラル・テイル・レイの現れる場所は太陽風の向
き，IMF の向きによって決まることが明らかとなった．セントラル・テイル・レイの両脇
に存在すると考えられてるテイル・レイ (Brace et al., 1987) は見つからなかった．

太陽風動圧が高い場合，夜側電離圏全体で電子温度が高くなる．電子温度は磁気経度に
対して一定ではなく，ループ状磁場の周辺に局所的に電子温度が高くなる場所が見つかっ
た．電子温度の上昇は低い高度まで見られる．ループ状磁場の周辺では周囲よりもプラズ
マ密度が低い場所が見つかった．この場所は電子温度が高くなる場所とほぼ一致する．こ
の場所は周囲よりも加熱されていると推測される．磁気経度 90～110 度および 250～270
度の場所で急激に電子温度は下がる．その場所でプラズマの数密度が 105cm−3 へと急激
に増加し，その場の磁力線は昼側の密度の高い電離圏につながる．105cm−3 程度のプラズ
マが存在すると，電子とイオンの衝突は頻繁に起こるようになり，イオンが効率的に電子
から熱を奪うため，電子温度が下がる．

プラズマの数密度が 105cm−3 より低い夜側電離圏では，その場での電子温度は密度に
よらず，電離圏界面からの熱フラックスの大きさで決まる．そのため，電子温度が上昇し
ている場所では他の場所よりも熱フラックスが増加している可能性がある．電子温度が上
昇している場所では磁力線が直接太陽風とつながっており，熱フラックスが入り込みやす
い状況であると考えられる．

夜側電離圏の高いスケールハイトを保つためには電離圏界面からの熱フラックスが必要
である (Cravens et al., 1979; Knudsen et al., 1980)．熱フラックスが存在すると電離圏か
ら常にプラズマが流出する可能性があることが分かった．また，鉛直方向の磁場が存在す



76 第 4章 議論

る場所でプラズマは化学反応が盛んに起こる熱圏下部へ落下し，化学反応を通じて消滅す
る (Grebowsky et al., 1983) ことが数値実験により示された．特にこれは熱フラックスが
減少した際に顕著であった．熱フラックスが増加すると分極電場が強くなり，電離圏プラ
ズマは宇宙空間へ流出することができる．熱フラックスの変動により電離圏はダイナミッ
クに変化する．

夜側電離圏のプラズマ密度は昼側からの供給，流出，化学反応による生成・消滅で決ま
る．昼側からの供給量が多い明暗境界付近では熱フラックスが増加しても，流出に見合う
だけの供給があるので高いプラズマ密度を保つことができる．一方，真夜中付近では，そ
の場所に到達するまでにプラズマの流出・消滅が起こること，また，垂直に近い向きの磁
場によりプラズマの輸送が妨げられることでプラズマの供給量が少なり，密度が低くなる
と考えられる．

4.3 プラズマホールの熱・力学過程

プラズマホールが見つかる場所は太陽風座標系でループ磁力線が見つかる場所と一致し
ていることから，太陽風座標系で見つかった密度減少はホールである可能性が高い．図 4.2
はホール形成を模式的に表した図である．太陽風動圧が強くなると磁力線は反太陽風側に
集められる．太陽風動圧が高くなればなるほど太陽風電場による E×B ドリフトが強く
なり，磁力線を押し付ける力が強くなる．集められた磁力線は太陽風に直接つながってお
り，磁力線に沿って熱フラックスが入ることにより，電離圏のプラズマは加熱され，電離
圏外へ流出する．磁場の拡散が強くなると磁気リコネクションが起こり，金星側にループ
磁場を形成する．ループ状磁力線は太陽風に直接つながっていないため，熱フラックスが
減少し，そこでの電子温度は低くなる．そのためプラズマは熱圏下部に落下し，化学反応
により失われる．ループ状磁力線の周囲では太陽風につながった磁力線が存在するので，
そこでは電子温度は高いまま保たれる．太陽風動圧が高い場合はこれが繰り返される．太
陽風動圧が低くなると磁気リコネクションは起こらなくなるが，磁場構造は数日間維持さ
れる．

ホール形成には夜側に回り込んだ磁場がプラズマを引き剥がす (Brace et al., 1983a) こ
とではなく，ドレイプ磁場とその磁場による磁気リコネクション (Marubashi et al., 1985)
が重要な役割を果たす．プラズマが電離圏外へ流出するために特別な電場 (Grebowsky and
Curtis 1981) は必要なく，熱フラックスの増加により流出することができる．

ホールの典型的な直径は 1000 km 程度である．磁場強度 30 nT，温度 1000 K の時，
O+ のジャイロ半径は 5.7 km で，いったん磁場により妨げられ始めると磁力線を横切っ
てプラズマは容易にホールの中ヘ入り込めない．また，中性大気ともほとんど衝突しない
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ため，衝突周波数がジャイロ周波数を上回る高度 150 km 以下でなければ中性大気との衝
突によりホール内へ入り込むことも難しい．プラズマの供給を妨げるような磁場構造が形
成されれば，プラズマは 2000 秒程度で一気に減少し，ホールで観測される程度の密度と
なる．磁場構造が維持されるのであれば，少ないプラズマ密度も維持される．

ホール内ではプラズマの上昇流，下降流ともに観測される可能性がある．熱フラックス
が増加するとプラズマは上向きに加速されるが，一方的に上昇することはなく，ある程度
上昇すると下降に転じる．一方，熱フラックスが減少するとプラズマは落下する．しかし，
落下し続けることはなく，再び上昇する．低い高度で観測されたプラズマの 3 km/sec を
超える下向きの速度 (Luhmann et al., 1982) が存在する可能性が数値実験の結果から示さ
れた．ホール形成後，十分に時間がたち，定常状態に達すると上昇流が存在するであろう．

ホール内で低温のイオンが観測されている (Luhmann et al., 1982)．数値実験によりイ
オンが低い温度となることが再現された．磁力線が電離圏外につながっていれば電離圏プ
ラズマは常に宇宙空間へ流出する可能性がある．そのような状況においてプラズマは断熱
的に冷却される．その後，熱フラックスが遮断され，下降流が起こり，断熱的に加熱され
たとしても，イオンはそれほど高温はなれず，低い温度のままである．ただし，夜側電離
圏でのイオン温度は昼側からの移流，電離圏界面からの熱伝導により決まる (Bouger and
Cravens, 1984)と考えられてるため，この効果を考慮すると，本研究の数値実験で得られ
たイオン温度より高い温度が得られる可能性がある．

4.4 プラズマ流出と金星大気の進化

電離圏からはプラズマが流出しているという様々な報告がなされてきた．Kelvin-Helmholtz
不安定に伴うプラズマ流出のモデル計算では 6× 1025 sec−1 が予想されている (Terada et
al., 2002)．電離圏尾部からの O+ の流出量は PVO 観測から 5 × 1025 sec−1 と推定され
た (Brace et al., 1987) ．また，電離圏からプラズマが剥がれる現象であるプラズマ・クラ
ウドからの見積もりは 1 桁多い 7× 1026 sec−1 (Brace et al., 1982b) と推算されている．

熱フラックスによる夜側電離圏からの O+ の定常的な流出量は 2.2× 1023 sec−1 程度で
ある．これは電離圏尾部から流失すると推定されている量より 2 桁程度少ない．しかし，
夜側電離圏に十分に O+ が供給される状態で，熱フラックスが増加した場合，その瞬間に
夜側電離圏からのプラズマ流出量は夜側電離圏全体で 3.0 × 1025 sec−1 になり，PVO 観
測から推定された電離圏尾部からの流出量に匹敵する．ここでの見積もりは熱フラックス
増加によって起こる突発的な流出の上限値である．

金星夜側電離圏の電子温度を再現する熱フラックスを与えるとO+が 4.8×105 cm−2sec−1
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図 4.2: ホール形成モデル．
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流出することが数値実験により分かった．夜側電離圏ではプラズマが常に流出している可
能性がある．夜側電離圏全体から平均的にO+ が 4.8× 105 cm−2sec−1 流出し，突発的に
熱フラックスが 10 倍に増加する現象が，長径 0.6 Rv，短径 0.25 Rv の楕円 を占める面積
で 1日に 10 回 起こるとすると，45 億年で 1.1×1041 個，すなわち，水として換算すると
1.9 × 1013 kg の流出量になる．過去に地球と同程度の水が金星に存在した (Chasse�ère,
1996) とすると流出量はそれのごくわずかでしかない．そのため熱フラックスによるプラ
ズマ流出は，金星での水散逸に関してほとんど寄与せず，金星大気の進化にほとんど影響
を与えない．
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付 録A CIP法

CIP 法とは高精度差分法の一種で，流体方程式の移流項を精度良く解くことができる手法
として知られている．本研究では移流項の計算に CIP 法を用いている．ここでは CIP 法
の基本原理と計算方法についてまとめる (矢部ら, 2003; 宇宙シミュレーション・ネットラ
ボラトリーシステム開発グループ, 2003)．

A.1 基本概念

関数 f(x, t) に対する次の微分方程式を考える．

∂f

∂t
+ u

∂f

∂x
= 0 (1.1)

ただし，u = ∂f/∂t．速度 u が一定の場合，式 1.1 の解析解は

f(x, t) = f(x− ut, 0) (1.2)

この解は関数上のどの点も速度 u で移動していることを意味している．

式 (1.1)を xで微分すると

∂g

∂t
+ u

∂g

∂x
= −∂u

∂x
g (1.3)

ただし，g = ∂f/∂x とした．速度 u を一定とした場合，式 (1.3) は式 (1.1)と同じ形をし
ており，微分 g が速度 u で移動していることを意味している．これらの微分方程式を使
うことにより値 f と 微分 g の時間発展を追跡することができる．特に微分 g が速度 u で
移動しているという条件を課すことで，移動後のプロファイルが移動前のものと非常に似
通ったものとなることが期待される．

ここで格子 2 点間 [i− 1, i] を関数 Fi(x) で補完することを考える．今，補完関数とし
て 3 次関数を用いると

F (x) = a(x− xi)3 + b(x− xi)2 + c(x− xi) + d (1.4)
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関数の値と微分値が格子点上で連続であるということを要請すると

Fi(xi) = di = fi

dFi(xi)
dx

= ci = gi

Fi(xi−1) = −ai∆x3 + bi∆x2 − ci∆x + di = fi−1

Fi(xi−1)
dx

= 3ai∆x2 − 2bi∆x + ci = gi−1

(1.5)

添え字はそれぞれの格子での値を表す．これらの式から係数を求めることができ

ai =
gi + gi−1

∆x2
− 2(fi − fi−1)

∆x3

bi =
3(fi−1 − fi)

∆x2
+

2gi + gi−1

∆x

(1.6)

速度 u > 0 であるとすると次の時刻 n+1 での値はこのプロファイルを u∆t移動させた
ものである．よって次の時刻の値および微分は

fn+1 = F (x−∆x)

gn+1 = G(x−∆x)
(1.7)

で与えられるので，ξ = −u∆xを用いると

fn+1
i = aiξ

3 + biξ
2 + ciξ + fn

i

gn+1
i = 3aiξ

2 + 2biξ + ci

(1.8)

を計算することで得られる．

u < 0の場合，[i, i+1]のプロファイルが移動すると考えることができるので，i−1 → i+1，
−∆x → ∆x とすることで同様に計算することができる．

補完関数として 3 次関数を使うと値が急激に変化する場所ではオーバーシュートが起
こる．本研究ではより安定に計算を進めるために 3 次関数の代わりに有理関数を用いた．
この方法は特に有理関数 CIP 法と呼ばれる．

F (x) =
a(x− xi)3 + b(x− xi)2 + c(x− xi) + d

1 + αB(x− xi)
(1.9)

α = 0の場合，3 次関数を用いた CIP 法と一致する．α = 1の場合，この関数は単調性と
凸凹性を保持するためオーバーシュートが起こらない．この有理関数の係数を 3 次関数の
場合と同様に求める．まず，

F (x) =
b(x− xi)2 + c(x− xi) + d

1 + B(x− xi)
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の 4 つの未知数 b, c, d,B を決定する．u ≥ 0 の時，D = −∆x，iup = i− 1，u < 0 の時，
D = ∆x，iup = i + 1とする．式 (1.5)と同様の計算を行えば，

B = [(S − gi)/(giup − S)− 1]/D (1.10)

が得られる．ただし，S = (fiup − fi)/Dである．ここで得られた B だけをこのままの形
で用い，式 (1.9)に代入し，同様に係数を求めると

a = [gi − S + (giup − S)(1 + αBD)]/D2

b = SαB + (S − gi)/D − αD

c = g + fiαB

d = fi

(1.11)

係数を求めた後にプロファイルを移動させ，fn+1, gn+1 の値を求める．

fn+1
i =

aiξ
3 + biξ

2 + ciξ + di

1 + αBiξ

gn+1
i =

2αaiBiξ
3 + (αbiBi + 3ai)ξ2 + 2biξ − αdiBi

(1 + αBiξ)2

(1.12)

A.2 非線形方程式への応用

次のような方程式を考える．

∂f

∂t
+

∂(uf)
∂x

= h (2.13)

この方程式を移流相と非移流相に分けて計算を行うセミ・ラグランジュ法を用いて計算す
る．式 (2.13) を変形すると，

∂f

∂t
+ u

∂f

∂x
= h− f

∂u

∂x
≡ H (2.14)

この式を空間微分すると

∂g

∂t
+ u

∂g

∂x
=

∂H

∂x
− g

∂u

∂x
(2.15)

ただし，g = ∂f/∂x を表す．式 (2.14)，(3.23)を移流相と非移流相に分離して，計算を
行う．

移流相

∂f

∂t
+ u

∂f

∂x
= 0 (2.16)

∂g

∂t
+ u

∂g

∂x
= 0 (2.17)
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非移流相

∂f

∂t
= H (2.18)

∂g

∂t
=

∂H

∂x
− g

∂u

∂x
(2.19)

まず，移流相を CIP 法を用いて解き，中間値 (f∗, g∗) を求める．この中間値を用い，非
移流相を計算し，次の時間ステップの値 (fn+1, gn+1) を求める．非移流相は差分，有限体
積法，有限要素法などによって解くことができる．

A.3 CCUP法
1次元直交座標系での非粘性圧縮流体の基礎方程式は次のように書ける．

∂ρ

∂t
+ u

∂ρ

∂x
= −ρ

∂u

∂x
(3.20)

∂u

∂t
+ u

∂u

∂x
= −1

ρ

∂p

∂x
(3.21)

∂p

∂t
+ u

∂p

∂x
= −γp

∂u

∂x
(3.22)

ここで，ρ は密度，u は速度，p は圧力，は γ は比熱比である．移流相は CIP 法を用い
て解く．

非移流相を次の様に書き換える．

ρ∗∗ − ρ∗

∆t
= −ρ∗i

∂u∗∗

∂x
(3.23)

u∗∗ − u∗

∆t
= − 1

ρ∗
∂p∗∗

∂x
(3.24)

p∗∗ − p∗

∆t
= −γp∗

∂u∗∗

∂x
(3.25)

*は移流相計算後の値，**は非移流相計算後の値を示している．式 (3.24) の両辺の発散を
取り，式 (3.25) に代入すると

∂

∂x

(
1
ρ∗

∂p∗∗

∂x

)
=

p∗∗ − p∗

γp∗∆t2
+

1
∆t

∂u∗

∂x
(3.26)

非移流相をこれらの手法で解く方法は CCUP 法と呼ばれる．本研究では式 (3.26) を SOR
法を用いて解いた．スタッガード格子を用いて，具体的に書き下すと

(p∗∗i+1 − p∗∗i )/ρ∗i+1/2 − (p∗∗i − p∗∗i−1)/ρ∗i−1/2

∆x2
=

p∗∗i − p∗i
γp∗i ∆t2

+
u∗i+1/2 − u∗i−1/2

∆t∆x
(3.27)
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ここで ρi+1/2 = (ρi+1 +ρi)/2 とした．また，スタッガード格子を採用したので，スカラー
量を定義した i 番目と i+1 番目の定義点の間に速度を定義し，その点を i+1/2 とした．

式 (3.26) で p∗∗ を求めた後，式 (3.24) を用いて u∗∗ を求め，式 (3.23) より ρ∗∗ を求
める．その後，粒子の生成・消滅，衝突のなどの効果を計算する．

ρn+1 − ρ∗∗

∆t
= L (3.28)

un+1 − u∗∗

∆t
= P (3.29)

pn+1 − p∗∗

∆t
= E (3.30)

L は連続の式における粒子の生成・消滅の効果，P は運動方程式における衝突，重力，電
場の効果，E はエネルギー方程式での熱伝導，衝突によるエネルギー輸送の効果を示して
いる．
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