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要　　　旨

1970年代以降，惑星探査機による直接観測や地上あるいは宇宙空間からの高性
能な望遠鏡によって，木星という太陽系最大の惑星にも，地球と同程度の数密度か
らなる電離圏が形成されていることが明らかになった．Pioneer 10, 11，Voyager 1,

2，Galileoによる電波掩蔽観測から，木星熱圏大気および電離圏プラズマ大気の密
度・温度分布の情報が得られている．しかし，3次元的な木星熱圏・電離圏の観測
データは十分に存在していない．理論的な考察も限られており，熱圏・電離圏の本
質ともいえる大気・プラズマ結合過程や，それに伴う運動については，未だ解明さ
れていない．

　本研究は，木星電離圏下部から上部までを取り扱うモデルを世界に先駆けて構
築し，木星電離圏プラズマの構造と運動を再現し，その物理・光化学過程を考察し
た．H，H2，He，CH4 で構成される木星熱圏大気と，H+，H+

2，H+
3，He+，CH+

5，
C3H

+
5 に関する光化学反応と運動方程式をモデルに取り入れている．また，オーロ

ラを引き起こす磁気圏からのエネルギー流入に対する応答についても調べた．

　モデリングの結果は，高度 800km（1mbarを 0kmとする）以下での木星電離圏
の主成分はH+

3，それ以上ではH+が主成分であり，下層には炭化水素イオン層が
形成されることを示している．

　H+はH2の電離によって主に生成され，H+
3 より軽いH+はH+

3 の上層に分布す
る．この領域ではH+と電子の再結合係数が小さいため，電離圏上部に多量のH+

が存在し，明瞭な日変化を示さない．一方，H+
3 は，H+

2 からの光化学過程で生成
され，H+

2 に追随した日変化を示す．電離圏下部では，H+
3 とCH4の光化学過程に

よりCH+
5 が生成されるために，CH+

5 はH+
3 の変動に伴って日変化する．C3H

+
5 は

He+を基本として生成される．したがって，C3H
+
5 はHe+と同様の変化を示す．

　電離圏上部では，木星の高速自転による遠心力のため，H+は数 km s−1で磁気圏
に向かって流れ出す．これは，木星風の生成機構の一つとして考えられる．電離圏
から磁気圏に向かう流れは，オーロラを伴う磁気圏からのエネルギー注入によって
も発生する．木星熱圏・電離圏にエネルギーが注入されると，H2が電離し H+

2 と
H+，さらにHeからHe+が生成される．H+

2 は即座にH+
3 に変化するため，エネル

ギー注入域では H+
3，その下部には CH+

5 と C3H
+
5 が生成される．これらのイオン

の生成領域は高度幅 2000km以上に広がる．また，エネルギー注入後，電離圏下部
では，CH+

5，C3H
+
5 の反応が 1時間以上も持続することが明らかとなった．エネル

ギー注入による電離圏プラズマの応答は，ハッブル宇宙望遠鏡が撮影したイオフッ
トプリントオーロラの構造と似ている．電離圏下部に生成されたCH+

5 やC3H
+
5 の

ような炭化水素イオンが電離圏とイオ衛星間の電流系を維持している可能性があ
る．
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　本研究で構築した木星熱圏・電離圏モデルは，電離圏・磁気圏結合を扱うことが
できるモデルでもある．木星内部磁気圏プラズマの運動が木星との共回転からずれ
ているという問題に対しても，電気伝導度やプラズマ輸送・散逸を考慮することに
よって解明の糸口を見出すことが可能である．
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第1章 序　論

　電離圏は惑星大気と宇宙空間の境界領域に存在し，オーロラ発光などが示すよう
に外部からの刺激を受け様々な現象を起こす．荷電粒子が極域の超高層大気に降り
注ぐ姿は，惑星大気をスクリーンとして華麗なオーロラ現象となって現れ，その環
境を知る手がかりを我々に与える．
　電離圏と磁気圏は磁力線を介して相互に影響を及ぼしあうため，木星電離圏構造
を解明することは木星磁気圏のふるまいを理解することにもつながる．

1.1 木星とは
木星は太陽から 5.2AUの距離を約 12年で公転する太陽系で最大の惑星である．

71492kmの赤道半径と地球の約 1300倍の体積を有する．しかし，質量は約 318倍
しかなく‘ 大きいが軽い惑星 ’であることが特徴である．

木星は約 10時間という高速の自転周期で回転している．この周期は位置および
基準とする対象によって異なる．木星は地表面を持たない水素とヘリウムから形成
されるガス惑星である．そのため，縞模様の速さに着目して測定された赤道部の自
転周期を System I，高緯度の自転周期を System IIと呼び，木星磁気圏から発せら
れる波長 10mオーダーのデカメートル電波 (DAM)強度に着目して測定した自転
周期を System III と呼ぶ．それぞれ 9h50m30.003s，9h55m40.632s，9h55m29.711s

である．木星は非常に強い固有磁場をもち，このDAMは 1自転の間に 2回周期的
に地球上で観測される．この周期は木星の磁場の自転周期であるので，つまり電波
でみると木星磁場をつくる内部コアの回転周期 System IIIを知る事ができる．こ
のDAMの出現は，木星の System III 経度が 90～150度，210～300度の領域が地
球を向くときに高い頻度で観測される．

これまでの木星超高層大気の研究は，Cowley and Bunce (2001)，Hill (2001)，
Southwood and Kivelson (2001)による理論的な研究や，Kivelson et al. (1997)，
Khurana (2001)の惑星探査機のデータ解析，またClarke et al. (1998)，Prange et

al. (1998)，Satoh and Connerney (1999)，Dols et al. (2000)による木星オーロラ
のリモート観測によって，木星の上層大気，磁気圏と大気との結合－特にオーロラ
領域－について貴重な情報を与えられた．

木星超高層大気の中性大気温度は，Voyager 1 の紫外分光観測 (Ultraviolet spec-



第 1章 序　論 2

図 1.1: H2, CH4, C2H6, C2H2の密度プロファイル．(Atreya et al. 1981)

trometer: UVS)を用いた掩蔽観測によって初めて測定された (図 1.1； Atreya et

al. 1981)．図 1.1はH2，CH4，C2H6，C2H2の密度と温度分布の様子を示している．
この解析からは熱圏上層温度が 1000± 200Kであることが示唆されたが，これは後
に，McConnell et al. (1982)により 1000 Kと改訂されている．
　図 1.2は Galileo プローブ ASI により観測された上層大気温度である（Seiff et

al. 1998）．これにより，高度 357km（～0.3µbar）での温度勾配は 2.9Kをもつこ
と (Yelle et al. 1996)，上層では 1000 K であること (Young et al. 1997)が報告さ
れている．木星熱圏下部の温度は，地上観測 (Festou et al. 1981)から 180 K，ある
いは数値計算 (Hubbard et al. 1995)から 176± 12 Kが示唆されている．Stallard

et al. (2001, 2002)はオーロラ・極域でのイオン風の形成メカニズムを赤外観測し，

図 1.2: Galileoプローブ搭載されたASIによる超高層大気温度プロファイル．(Seiff

et al. 1998)
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図 1.3: Voyager，Galileo電波掩蔽観測による電子密度プロファイル．(Yelle and

Miller, 2004)

データ解析によって，H+
3 が最も多く生成されている高度での熱圏温度は～1500 K

になることを可能性があると述べている．

また，探査機の通信電波を用いた掩蔽観測から，超高層大気の電子密度プロファイ
ルが得られている．図 1.3はVoyagerとGalileoの電波掩蔽観測結果である (Voyager

1: Eshleman et al. (1979); Galileo : Hinson et al. (1997); Voyager 2: Hinson et al.

(1998))．観測条件により密度やその高度に違いがあるが，およそ電子密度ピークは
1500-2000kmにあり，数密度は～0.5-2 ×1011m−3である (Yelle and Miller, 2004)．
また，図 1.4はPioneer 10, 11 によって掩蔽観測された電子密度プロファイルであ
る．この結果も観測条件によって電子密度分布の様相が異なっている．

磁気圏と結合している木星電離圏にはオーロラ発光が存在する．木星オーロラが初
めて確認されたのは 1979年の Voyager 1の紫外分光観測 (UVS)である（Broadfoot

et al. 1981）．Hubble Space Telescope (HST)では，H Lymanα，H2 Lyman bands，
Werner bandsの紫外波長帯を利用して観測されている（Clarke et al. 1996, 1998）．
また，1996年にはGalileo周回探査機に搭載された solid-state imaging（SSI）system

によって初めて木星夜側の可視オーロラが撮像された（Ingersoll et al. 1998）．NASA
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図 1.4: Pioneer 10, 11 によって掩蔽観測された電子密度プロファイル．(Fjeldbo et

al. 1975, 1976)

infrared telescope facility (IRTF) の近赤外撮像器 NSFCAM を利用した観測では，
1995年に打ち上げられたGalileo探査機の観測支援プログラムのによって連続的に，
赤外H+

3 発光 (3-4 µ m)が観測された（Morioka et al. 2004）．

ガリレオ衛星イオは木星から 5.9木星半径の軌道を公転する衛星である．また，
太陽系内でもっとも活発な火山性天体であることも知られている．イオ衛星が木星

図 1.5: 木星紫外オーロラのハッブル宇宙望遠鏡撮像分光器 (Space Telescope Imag-

ing Spectrograph; STIS) による撮像．（http://hubblesite.org/newscenter/newsdesk

/archive/releases/2000/38/）
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磁気圏に振り撒く火山性ガスは，太陽極紫外線やイオ衛星周回軌道に存在するプラ
ズマと相互作用しイオン化され，木星の強大な磁場によって磁力線に捕捉され共回
転を始める．イオ軌道での共回転速度は約 74 km s−1に達し，磁力線とイオ（公転
速度約 17 km s−1）との間には，約 57 km s−1の速度差が生じている．このイオ衛
星の火山活動によってイオ衛星周回軌道に多量のプラズマが供給されイオトーラス
と呼ばれる高密度領域が形成される．図 1.5は，HSTが撮影したイオフットプリン
トオーロラである．

1.2 木星の超高層大気の構造と特徴

1.2.1 木星の下部電離圏

水素型惑星である木星熱圏下部には，多量の炭化水素類が存在していると考えら
れている．Kim and Fox (1994)は，156種の光化学反応を用いた木星電離圏の炭化
水素イオンの化学反応をモデル化した．モデリングによって，磁気緯度 22.5◦にお
ける電離圏下部の炭化水素イオン層の日変化（朝，正午，夕方）と，オーロラ領域
での炭化水素イオン生成量を見積もった．

Kim and Fox(1994)のモデルの特徴は次のとおりである．
　熱圏大気モデルとして，Voyagerの掩蔽観測データに基づいた，図 1.1のAtreya

et al.(1981)から密度プロファイル，中性大気の温度プロファイル，渦拡散係数を
採用した．イオンと電子の温度は，大気圏上層では中性大気の温度と等しくなると
仮定した．主要な生成・消滅のメカニズムは，とくに高高度でのH2の光解離と低
高度での炭化水素との反応である。
　緯度ごとの木星の一日のローカルタイムに相応しい太陽フラックスを持つイオン
の密度変化を解明するために時間依存性を計算している（図 1.6）．

また，この境界条件と初期条件は，次のとおりである．

図 1.6: 磁気緯度 22.5oにおける昼間のイオン密度分布 (Kim and Fox, 1994)



第 1章 序　論 6

　アンモニア雲雲頂 (～0.6bar)から，高度 200km上空に下部境界を置き，計算領
域を高度 700kmより下層，上層の 2層に分けて扱っている（以下，本節でモデルを
指すときには，下層／上層，木星電離圏全体を指して領域を示すときには下部／上
部とする）．上層には，H+, H+

2 , He+, H+
3 , HeH+, Hの 6成分のみで形成されると

した．下層には 21種のイオン（H+, H+
2 , He+, H+

3 , HeH+, CH+
5 , CH+

4 , CH+
3 , CH+

2 ,

CH+, C+, C2H
+
7 , C2H

+
6 , C2H

+
5 , C2H

+
4 , C2H

+
3 , C2H

+
2 , C2H

+, C+
2 , C3H

+
n , C4H

+
n）と

12種の中性粒子（H, CH4, CH3, C2H3, C2H4, C2H6,
1CH2,

3CH2, CH, C2H3, C2H5,

C2H）を与え，連続の式を解いた．この 2層の境界である高度 700kmでは，H+, H+
2 ,

He+, H+
3 , HeH+, Hを除く全成分は拡散平衡が成立するとして計算し，その計算結

果を上層の下端条件（高度 700kmでの条件）として与える．上層はWaite（1983）
より，中性-イオン-電子温度が等しいと仮定した．上層の上部境界を高度 2,660km

にとり，ここで全成分が拡散平衡になる系を扱う．

モデルから得られた結果として，電離圏下部に形成される炭化水素イオン層は，
炭化水素が再結合反応がほとんど働かないために，炭素を複数持った化合物C2−，
C3−，C4−が生成され続け，それらが支配する層が形成される（図1.6）．オーロラ領
域では降下粒子による電離反応によってC1−が大量に生成する．このC1−が’haze’

粒子として木星電離圏の極域を覆うだろうと述べている．

炭化水素イオン層は，より質量の大きなイオンが下層を占め，小さいC1−が分
布する．高度 320kmの炭化水素イオン層では，最大の数密度 1.1× 104 cm−3を占
める．
　炭化水素イオンの層は，メタンhomopauseよりも下層に到達する波長領域の 912-

1100Åに吸収線帯をもつ，水素のwings中の光子による直接的な炭化水素の電離作
用により，アンモニア雲雲頂に 300-400kmの厚さで生成されていること，また，炭
化水素イオン層内では，再結合によって，2つ以上の炭素原子をもつ（C2−）炭化
水素イオンに転換させられることを示唆した．そしてオーロラ領域では，炭化水素
イオンの化学反応は，中性の炭化水素の密度を限定する可能性があり，また，polar

haze粒子の生成に大きな役割を担う可能性があると述べている．

粒子同士の反応係数は，粒子温度に依存するため振動温度について，Kim and

Fox, (1994)，Atreya et al. (1979)，Moses and Bass (2000)らをはじめ多くの研究
者が議論を繰り広げている．木星熱圏下部の主成分であるH2は，振動と回転運動
に要するエネルギーはともに不連続なエネルギー準位をとるが，振動エネルギー
は間隔がより広く，特定波長の光による励起・脱励起作用あるいは衝突によるエネ
ルギー授受作用どちらが寄与するかは，その場の密度と，太陽極紫外線強度に強く
依存する．振動温度が関わるH2(v ≥ 4)とH+の反応係数は，外惑星の電離圏形成
過程において重要なパラメータと考えられる．Kim and Fox(1994)では，その重要
性を示唆するものの，諸反応過程の影響が強いとしてモデル内には挿入していな
い．土星電離圏に関する研究を行ったMoses and Bass (2000)は，この反応係数が
2× 10−9exp(−A/Tn) cm−3 s−1と表されることを導き，中性大気温度Tnと任意の
パラメータ Aの与え方によって，この反応における土星電離圏での生成率の違い
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が 3桁に及ぶことを検証した．

1.2.2 木星熱圏と電離圏の結合

Achilleos et al.（1998）は，木星極域電離圏にオーロラを伴う高エネルギー降下
粒子の注入がある場合を考慮した，全球 3次元の木星熱圏-電離圏結合モデル JIM

（Jovian Ionospheric Model）を開発した．JIMモデルは，太陽天頂角，磁気赤道面
20 − 30 RJ 領域からの降下粒子を想定した高エネルギー粒子の振り込み，イオン
の光化学反応，磁場を考慮したモデルである．
　JIMモデルの数式（骨組み）の大部分は，Fuller-Rowell and Rees(1980)のUCL(the

University College London)熱圏モデルから用いられている．UCL熱圏モデルとは，
運動量保存，エネルギー，連続の方程式を解くことで地球について風速ベクトル，
温度，熱圏の中性成分O，O2，N2の質量混合比をシミュレーションするモデルで
ある．これを 1983年に Sheffield大学で開発された地球の高緯度電離圏モデルと結
びつけた．この熱圏-電離圏結合モデル（CTIM; Fuller-Rowell et al. 1996）は，風
速や中性成分の地上および衛星観測結果の解析などに広く用いられてきた．

　中性大気モデルの基礎方程式は次のものである．
中性大気の水平方向の運動方程式は，

Dv

Dt
= −∇zP

ρ
+ F (1.1)

である．ここで右辺第一項は圧力勾配による加速度，右辺第二項はコリオリ力，渦
粘性，分子粘性，中性／イオンの衝突などによるその他の加速度を表している．高
度を圧力で表現するため，式も圧力に関する式に変形して，

Dv

Dt
=

(
∂v

∂t

)

P

+v · ∇ρv + w
∂v

∂P
(1.2)

が得られる．ここで右辺第二項の∇ρはw = DP
Dt
と圧力の時間依存を表す．これを，

各点ごとに鉛直方向に静力学平衡を仮定したとしたら，P 座標系に書き換えられて
単純な形になり，よって運動量の項は，

(
∂v

∂t

)

P

= −v · ∇ρv − w
∂v

∂P
−∇P Φ + F (1.3)

と表される．ここで，Φは重力ポテンシャルである．エネルギー方程式は，
(

∂(h + ek)

∂t

)
= −v · ∇P (h + ek + Φ)− w

∂(h + ek + Φ)

∂P
+ v · F + Q̇ (1.4)

である．Q̇として，ジュール加熱，太陽極端紫外線による加熱，熱伝導，光電子に
よる加熱の効果を考える．
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JIMモデルの計算領域は，次のとおりである．
　水平空間分解能は経度方向に 9◦（40分割），緯度方向に 2◦（91分割)である．鉛
直空間分解能は，高度の代わりに圧力，

Pn = P1exp(−γ(n− 1)) (1.5)

を用いて 30分割する．P1とは下部境界の大気圧，γはスケールハイトである．それ
ぞれ，スケールハイト γ = 0.4，下部境界を下部境界を 357km : P1 = 2×10−6(bar)，
上部境界を P30 = 2 × 10−11(bar) とし，下端における境界条件は水平風速度ゼロ，
及び上端における境界条件は水平風速ゼロ，鉛直風ゼロ，鉛直シアなしである．
　ガス惑星の主成分であるH，H2，Heを熱圏大気成分とし，炭化水素は重要成分
であることは論じているが，このモデルでは考慮していない．OTD磁場モデルを
用い，木星の未知の電場構造に対し，地球の電場分布を修正して与えている．
　
この境界内でのプラズマと大気の振る舞いを連続の式，エネルギー輸送の式，運動
量輸送の式を用いて記述した．これにより，風速，全エネルギー密度，中性大気成
分，電離圏大気成分をモデリングし，初めて木星超高層大気の全容を示した．

1.2.3 木星内部磁気圏共回転の問題

地球や木星のように大気圏と磁気圏を併せ持つ惑星では，磁気圏プラズマは惑星
大気とともに惑星の自転角速度で回転すると考えられている（Hines, 1960）．これ
を共回転と言う．

木星電離圏と磁気圏の結合問題は，Hill et al,(1979, 1981, 2001, 2002)により議
論されてきた．

図 1.7(a)は現在提唱されている，唯一の電流サーキットモデルである．これは回
転するダイポール磁場を含むいくつかの簡単な仮定のもとに成り立っている (Hill,

1979)．電離圏の特定の高度におけるペダーセン導電率と，時間，距離，方位に依
存しない磁気圏プラズマの質量流出率を仮定したときに成立している．モデルは
r ' 30RJの外側で，距離 rの関数として剛体的な共回転から離れていく観測結果
を予測している（Hill，1980)．このモデルは木星の永続的なオーロラオーバルを形
成する妥当なメカニズムを例証するために広く引用されている．

以下では，Hill et al. (1979, 1981, 2001, 2002)による研究成果を報告する．
　惑星の磁気圏が惑星本体の自転と同じ周期で回転するとき，その回転は，大気圏
のイオン-中性大気の衝突によって生ずる粘性トルクによって維持されている．こ
のトルクは，沿磁力線電流を介して磁気圏に伝えられる．定常状態では，このトル
クは磁気圏プラズマの生成や，その外向き輸送と関連した慣性粘性（inertial drag）
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図 1.7: Hillサーキット．(a)電離圏－磁気圏カップリングサーキットのジオメトリ．
(b)電離圏のイオンと中性粒子の自転角速度の高度変化の様子．ωJは木星の自転周
波数，δωM は電離圏・磁気圏の共回転遅延 (Huang and Hill, 1989)

とバランスしている．この大気圏で生ずる粘性に起因するトルクは，磁気圏の回転
が剛体回転からみて，ある程度の差を生じることを要求する．この差は，電離圏プ
ラズマと非電離大気との平均回転速度の差に相当する．
　電場は惑星から任意の遠い距離まで伝わることはできず (Hill, 1979)，剛体的な
共回転が明らかに崩れ始める位置は次式で表される（図 1.8）(Hill et al. 1979; Hill,

2001)．

L0 ≡
(

πΣ′B2
JR2

J

Ṁ

)1/4

(1.6)

ここで Lは磁力線が赤道面と交差する木星距離，Σ′は木星電離圏の有効ペダーセ
ン電気伝導度（両半球とも平行），BJ は木星赤道面の磁場の強さ，Ṁ は外向きの
質量輸送率である．
共回転電場は，磁力線が完全な導体であるという仮定のもとに磁気圏プラズマの
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共回転を強めるように外向きに作用する．

E = −(ωJ × r)×B (1.7)

ωJ は木星の自転角速度，Bは磁場ベクトル，r は自転軸からの半径ベクトルであ
る．これは以下のように導かれる．
　粒子の運動方程式は，

m
dv

dt
= ρ(E + v ×B) (1.8)

v = vc + vd ，B = (Br, Bθ, Bφ)より，

m
d(vc + vd)

dt
= ρ(E + (vc + vd )×B) (1.9)

ここで vdはドリフト速度であり，等速運動をするので dvd

dt
= 0より，

m
dvc

dt
= e(E + vc ×B + vd ×B) (1.10)

等速運動系に乗って考えると，粒子は中心の周りを回転するだけであるので，eE +

evd ×B = 0である．つまり共回転電場は，

E + vd ×B = 0

E = −vd ×B

= −(ωJ × r)×B (1.11)

となり，この電場は動径方向を向く（正負は磁場の向きによる）．

この共回転電場は，磁力線を完全な等電位線と仮定して磁気圏の外側へ伝えら
れ，磁気圏プラズマの共回転を強めるために外向きにはたらく（Ferraro, 1937）．
中性大気が十分に存在しないとき，共回転は，もし惑星表面の電気伝導度が（1.6）
式で与えられる frozen-in-flux conditionを満たすほど十分大きければ，惑星自身の

図 1.8: 木星の自転速度ΩJを平均化した磁気圏プラズマの回転速度に対する，(1.6)

式で L0 ∼ 30として平均した無次元の距離 L = r/RJ . (Hill, 2001)
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表面で磁気圏の回転を強化することができる．もしも電気的に絶縁大気が存在して
いるならば，磁気圏を共回転させるためには他に 2つの特徴を持っていなければな
らない．その特徴とは，
（1）惑星の角運動量を電離圏のペダーセン電導層まで上向きに輸送するのに十分
な粘性を持っていなければならない．
（2）ペダーセン伝導率は（1.7）式の電場を維持するに十分足りるほど大きくなく
てはいけない．

　はじめの条件は，地球大気と関連して Hines（1960）などによって昔から議論
されてきた．またこれは，木星大気とも関連して Coroniti（1974）やKennel and

Coroniti（1975, 1977）によって議論されてきた．木星の場合，幾つかの疑問が残っ
ているが（Kennel and Coroniti, 1977），次の議論では，大気の粘性は十分あり，
運動量を表面から電離圏まで上向きに輸送する割合は主にもう一つのファクター，
つまり電離圏の伝導度によって制限されていると想定する．
　共回転は惑星から任意の遠い距離まで伝わることはできず，プラズマに外から加
えられる力，あるいは共回転プラズマ自身の慣性（内力）の結果として，最終的に
崩壊することは間違いない．ここで言う慣性とは，もともと磁力線がその位置に留
まろうとする作用を指す．地球磁気圏の場合は，太陽風によって磁気圏外部から加
えられるストレスが，約 5地球半径に位置するプラズマポーズの外側では共回転を
遅らせようとする（Brice, 1967）．標準的なパルサーモデルの原型においては，共
回転は相対論的な慣性の効果によって限界になると推定される．この効果は，

ωr = c (1.12)

つまり光速となる light cylinder付近で重要になる．木星磁気圏の場合，共回転は
ωr = vAの位置‘ アルフベンポイント（Alfven point）’あるいは‘ 臨界半径 ’を
超えたところで次第に崩壊していくと考えられる．この速度 は局所的なアルフベ
ン速度（Alfven speed），すなわち，その場での磁場の強さとプラズマ密度から計
算されるアルフベン速度ということである（Michel and Sturrock, 1974; Hill et al.,

1974）．

vA =
B0

(4πρ)
1
2

(ρ = nimi + neme) (1.13)

この位置よりも遠方では磁場は，共回転するプラズマを維持するに必要な求心力を
輸送するにはあまりにも弱すぎる．
　しかしながら，上述の効果とは独立に共回転の範囲を制限できる別の要因がある．
つまり，プラズマの外向き輸送や局所的な生成に起因する慣性粘性（inertial drag）
である．もし，磁気圏プラズマの分布が（局所的な生成も輸送もないとする）完全
に固定されているならば，アルフベンポイントより外側で磁気圏の共回転を維持す
るトルクは必要とされない．もし，そのような磁気圏が初期条件として共回転して
いないとしても，大気と電離圏の回転差がトルクのアンバランスを生み，これが磁
気圏を最終的に共回転させる．
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　一方，もしプラズマが絶えず生成され，磁気圏中で次々と外向きに輸送されてい
るならば，共回転（もしくは部分的な共回転）はプラズマの全角運動量が時間的に
着実に増加するということを示しており，また，この増加は惑星角運動量を外向き
に磁気圏まで輸送するために大気圏内での正味トルクが必要であることを示してい
る．必要な粘性トルクを供給するためには，電離圏は中性大気よりもややゆっくり
と回転しなければならない．このように共回転はプラズマの生成・輸送があるとき
には必然的に不完全なものとなる．この自己規制（self-limiting）は大気の電導度
と，プラズマの生成率・輸送率に依存しており，プラズマを星の中心から放射状に
閉じ込める磁場の力に依存した light cylinderやアルフベンポイント付近で起こる
効果からは完全に独立している．

次に，イオンと中性粒子の衝突を通じて，中性大気が電離圏に及ぼすトルクを計
算する．このトルクは，高度積分されたペダーセン電気伝導度に比例している．次
に我々は磁気圏の角運動量の増加率を計算する．この割合は外向きの質量輸送率に
比例している．これらの 2つの結果を結びつけると，磁気圏内の距離を関数とした
共回転からの遅延を解とする微分方程式を得る．図 1.7に沿磁力線電流のジオメト
リと，ここで使われる座標を表した．簡単のため自転軸とダイポール磁場の軸がそ
ろっている場合を扱う．図中でローレンツ力が大気圏の角運動量を使って外部磁気
圏の角運動量を増加させるような方向を向いている事を意識したい．

イオンと中性粒子の衝突では，定常状態でローレンツ力がバランスした単位体積
あたりの共回転粒子に作用する力 (drag force)Fφが働く．Fφは，

Fφ = jθBr = σB2
rδv (1.14)

と表される．この σはペダーセン伝導率である．これをイオンのドリフト角周波数
を用いて置き換えると，δ = rδσsinθであるので，

Fφ = σB2
r rδωsinθ . (1.15)

ここで，ローレンツ力は，j ×B = F より，Fφは

Fφ = jrBθ − jθBr = −jθBr (1.16)

　ここでは電離圏大気を考えているので磁場はほぼ木星表面に垂直であるからBθ =

0である．この力は単位体積あたりの質量に働き，その方向は速度方向である．こ
の力を受けて粒子が運動することにより発生する電流は，

j = σE

= σ(−(ω × r)×B)

= σ(−v ×B) (1.17)

Bφ = 0であるから，jθは，

jθ = −σ(vφBr − vrBφ)

= −σvφBr (1.18)
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となる．この jθと回転速度 vφ → δv(δv = δr(ωsinθ))を上式に代入するとdrag force

Fφが得られる．

Fφ = −jθBr = −(−σvφBr)Br = σB2
rδv . (1.19)

ここには電子衝突周波数が高く，電子が中性粒子と一緒に運動しているという仮定
が含まれており，この関係式は電離圏上部では成立しない．

単位磁気フラックスあたりのトルクを求める．

dT

dΦ
=

∫
dh

Br

Fφrsinθ (1.20)

ここでΦは磁気フラックスである．トルク T = r × F であるので T (Tr, Tθ, Tφ) =

(T sinθ, Tcosθ, 0) = (0, rsinθFφ, rcosθFθ)であり，T は自転軸上向き方向である．電
離圏にはたらくトルクは，Tθであるのでその大きさはFφrsinθである．ある単位面
積を貫く磁束Φは磁束密度に比例している (Φ ∝ Br)．
　よって，磁束変化は dΦ = BrdSと表される．いまローレンツ力 Fφは単位体積
あたりの質量にはたらく力であるので，この単位体積 dV は磁力線方向に垂直な単
位面積と微小長さ dhの積とすると，この単位体積を貫く磁束変化により単位体積
dV にはたらくトルク dT ′は，

dT ′ = Fφ rsinθ dV

= Fφ rsinθ dh dS

= Fφ rsinθ dh
dΦ

Br

dT ′

dΦ
=

dh

Br

Fφ rsinθr (1.21)

よって電離層全体では，高さ方向に積分して，

dT

dΦ
=

∫ ionosphere dT ′

dΦ
=

∫
dh

Br

Fφ rsinθ (1.22)

　また，高度積分したペダーセン電気伝導度は，

Σ =

∫
σ dh (1.23)

σは電離圏内の粒子のペダーセン電気伝導度であるので，電離圏全体ではある高
さ dhで積分した値になる．
（1.14），（1.22），（1.23）式より，次式が得られる．

dT

dΦ
= ΣδωR2

JBrsin
2θ (1.24)

ここで次の仮定をおく．電離圏は木星半径に較べて十分に薄いとして（ r ' RJ ），
磁力線の曲率を考えず，木星表面での磁力線の角度を使う（θ = θs）．
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　イオンのドリフト角周波数は一定（δω = const），磁場は一定とみなす（Br =

const）．

dT

dΦ
=

∫
dh

Br

(
σB2

r δν

)

=

∫
dh

Br

σB2
r

(
rδωsinθ

)
rsinθ

=

∫
dh

Br

σ δω B2
rr

2sin2θ

= Σδω r2Brsin
2θ (1.25)

（1.24）式は，

dT

dΦ
= Σδω R2

JBrsin
2θs (1.26)

となる．Brにダイポール磁場の値を入れる．つまり，(1.26)式を双極子磁場とL値
を用いた表現に書き直すために，

Br(Rp, θs) = 2Bpcosθs (1.27)

を代入すると，

dT

dΦ
= Σδω R2

J(2Brsin
2θs)sin

2θs

= 2Σδω R2
J Brsin

2θssin
2θs

= 2Σδω R2
J

(
1− 1

L

) 1
2
1

L

(1.28)

を得る．ここで，トルクの部分微分表示は，

dT

dL
=

dT

dΦ

dΦ

dL
(1.29)

と書ける．双極子磁場の場合，ある単位面積を貫く磁束Φは，Φ =
∫

B·ds =
∫

BpdS

であるので，いま ds = r dr dθ，L = r/Rpを用いると，dr = RpdLとなり，両辺
に rを掛けて rdr = RprdL = R2

pLdLが得られる．したがって磁束Φは，

Φ = 2π

∫
Bp

L3
rdr

= 2π

∫
Bp

L3
R2

pLdL

= 2π

∫
R2

p

L2
BpdL

dΦ

dL
= 2π

R2
p

L2
Bp (1.30)
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　以上より，(1.29)式に (1.28)式および (1.30)式を代入することによって電離圏で
発生するトルクは次式のように求まる．

dT

dL
=

dT

dΦ

dΦ

dL

= 2ΣδωR2
pBp

(
1− 1

L

) 1
2

·2πR2
pBp

1

L2

= 4πΣδωR4
pB

2
p

(
1− 1

L

) 1
2

1

L3
(1.31)

また，（1.6）式の Ṁ は与えられた磁気 flux shell を通る外向きの全プラズマ質量
フラックスである，これは flux shellに沿って分布した粒子の単位質量あたりの平
均角運動量 lと，単位Lあたりの角運動量の増加率 d£

dL
を用いると，Ṁ とLの関係

は，次式のように表される (Hill, 1979)．

d£

dL
=

dṀl

dL
= l

dṀ

dL
+ Ṁ

dl

dL
(1.32)

と変形できるので£ = Ṁlという関係があることがわかる．連続の式

∂ρ

∂t
+∇ρv = P − L (1.33)

において，(左辺第一項)=0，(左辺第二項)=Ṁ=0，(右辺)=0が成立する．ここで，
局所的な生成および消滅は無視し，正味輸送は外向きを正と仮定する．よって，

1

Ṁ

dṀ

dL
<<

1

l

dl

dL
(1.34)

惑星からの距離（惑星半径を単位とする）の関数として磁気圏の慣性共回転遅延
を計算した．計算された解は，大気圏におけるペダーセン導電率と，磁気圏で生成
され，外向きに輸送されるプラズマ質量の時間変化率をパラメータとして表す．地
球の磁気圏内では程度はわずかであるが，木星磁気圏では慣性共回転遅延が顕著に
現れる．木星磁気圏では回転の速度は惑星表面と磁気圏境界面との間で 2桁ほど減
少するかもしれない．興味深い結果として，経度方向に局所的に電離圏の電導度が
増加した領域と結びついた木星磁気圏の活動的な領域が隣接した経度領域に対して
回転はより高速になるべきだということが挙げられる．それゆえ，その活動的な領
域は隣接領域からプラズマを寄せ集め，経度方向に局在化した活動領域ではプラズ
マ密度の増加がある．
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1.3 本研究の目的
これまでの研究では，惑星探査機による観測から木星電離圏の局所的な構造や特
徴が知られており，モデル計算からは熱圏との相互作用や，高緯度での磁気圏との
相互作用によって引き起こされるオーロラ発光や共回転問題などが報告されてい
る．しかしながら，電離圏下部から上部までの電離圏プラズマ大気の振る舞いにつ
いてはあまり議論されてこなかった．
　本研究では，木星電離圏構造および電離圏を構成する成分のふるまいを理解する
ために磁力線座標系で記述した電離圏モデルを構築した．
　木星電離圏が太陽活動度や磁気圏から流入する高エネルギー降下粒子によりどの
ような影響を受け，組成と運動が変化するかを調べることで，巨大な磁場と高速自
転する環境下で形成される木星電離圏固有の性質あるいは特徴を解明する．
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第2章 木星電離圏モデル

2.1 基礎方程式

2.1.1 質量保存の式

電離圏では各イオン密度の時間変化は，移流と生成及び消滅で記述できる（図
2.1）．
　添え字 iをイオン種とする．Pi, Liをそれぞれイオン生成率，消滅率 (m3 s−1)，vi

はイオン速度 (m s−1)，niを数密度 (m−3)とすると，質量保存の式は，

∂ni

∂t
= Pi − Li −∇ · (nivi) (2.1)

である．ここで，図 2.1.1のように，場所によって断面積が異なる磁力管を各イオ
ンが流体として振る舞うような質量保存の式をたてる．木星中心から距離が異なる
任意の 2点を添え字 1，2で示している．∇·B= 0より，磁束Φは，

Φ = B(r)A(r) = B1A1 = B2A2 = const. (2.2)

である．磁力管の断面積A(r)は，木星中心からの距離 r（図 2.6）を変数とする．木
星表面から磁力線に沿って磁場Bが小さくなるのに伴って，磁力管の断面積A(r)

と磁場Bの関係は，A(r) ∝ 1/|B|と反比例する．
　移流フラックスを表す（2.1）式の第 3項∇ · (nivi)は，

∇ · (nivi) =
∂

∂s
(nv

‖
i ) (2.3)

と書き直すことができる．sは磁力線方向の長さ (m），v
‖
i は沿磁力線成分速度 (m s−1)

である．したがって磁力管の拡がりを含むイオンの質量保存の方程式が求まる．

∂ni

∂t
+

1

A

∂niv
‖
i A

∂s
= Pi − Li . (2.4)

2.1.2 運動方程式

磁力線に平行な方向の1次元の振る舞いを考える．イオンと電子の質量はme ¿ mi

であるため，電子が他粒子よりも先に拡散して行くが，ここで取り残されたイオン
と電子との間で電子の拡散を減速させ，イオン自身の拡散を促進させるように沿磁
力線電場（両極性電場）を作り出し，イオンと電子は同一の速度で運動しようとす
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る．
　他の力として，圧力勾配による力，重力加速度，衝突による運動量の交換，ロー
レンツ力，遠心力がある．このうち，ローレンツ力は磁力線に平行な方向の振る舞
いを考えるため，vj ×B ≡ 0であるから，成分 jの粒子（添え字 j）に着目すれば，
磁力線に沿って上向きを正とすると，運動量保存から導かれる荷電粒子の運動方程
式は次のように表される．

njmj

Dv
‖
j

Dt
= −∂pj

∂s
+ njmj

(
g · s + ((ω × r)× ω) · s−

∑
j

νjk(v
‖
j − v

‖
k)

)
+njqjE · s

(2.5)

ここで，njは j成分の数密度 (m−3)，mjは j成分の質量 (kg)，vjは磁力線方向の
速度 (m s−1)，pは j成分の圧力 (N m−2)，gは重力加速度 (m s−2)，qjは電荷 (C)，
Eは両極性電場の大きさ，νjkは j成分と k成分間の運動量輸送衝突周波数（s−1），
rは木星中心からの距離（m），ωは木星自転角速度（rad s−1）である．したがっ
てイオン（添え字 i）と電子（添え字 e）について書き直すと，

∂v
‖
i

∂t
+ v

‖
i

∂v
‖
i

∂s
= − 1

nimi

∂pi

∂s
+ g · s + ((ω × r)× ω) · s−

∑

k

νik(v
‖
i − v

‖
k) +

e

mi

E · s

∂v
‖
e

∂t
+ v‖e

∂v
‖
e

∂s
= − 1

neme

∂pe

∂s
+ g · s + ((ω × r)× ω) · s−

∑

k

νek(v
‖
e − v

‖
k)−

e

me

E · s

(2.6)

ここで，（2.6）式の電子の運動方程式を，

eE · s = −me

{
∂v

‖
e

∂t
+ v‖e

∂v
‖
e

∂s
+

1

neme

∂pe

∂s
− g · s− ((ω × r)× ω) · s +

∑

k

νek(v
‖
i − v

‖
k)

}

(2.7)

図 2.1: 質量保存の式の模式図．図のように断面積Aの大きさが変化する系で質量
保存の式を導く．木星中心から距離が異なる任意の 2点を添え字 1，2で示す．
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と変形し，（2.6）式に代入する際，電子密度は全イオンの総和と等しいne '
∑

ions nj

が成立する準中性近似を考えると，イオンの運動方程式は次のように表すことがで
きる．

∂v
‖
i

∂t
+ v

‖
i

∂v
‖
i

∂s
= − 1

nimi

∂pi

∂s
+ g · s + ((ω × r)× ω) · s−

∑

k

νik(v
‖
i − v

‖
k)−

1

nemi

∂pe

∂s

= − 1

nimi

∂pi

∂s
− 1

nemi

∂pe

∂s
+ g · s + ((ω × r)× ω) · s−

∑

k

νik(v
‖
i − v

‖
k)

(2.8)

これが本モデルの各イオンの振る舞いを記述する運動方程式である．重力加速度お
よび遠心力の沿磁力線成分は，磁力線に乗った座標系の単位磁場ベクトル b（2.32）
式と各力の内積をとることで得られる．重力加速度の沿磁力線成分は極座標系では，

g · s = g
(RJ

r

)2

er (2.9)

であるので，bと内積をとると，

g‖ = g
(RJ

r

)2

er · 2 cos θer + sin θeθ

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

= g‖
(RJ

r

)2 2 cos θ

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

(2.10)

と表される．また，遠心力は，

((ω × r)× ω) · s
= r sin θω2

= r sin θω2 · cos(
π

2
− θ)er + r sin θω2 · sin(

π

2
− θ)eθ

= r sin θω2 · sin θer + r sin θω2 · cos θeθ

= r sin2 θω2er + r sin θ cos θω2eθ (2.11)

であるので，bと内積をとると，

r sin θω2 = (r sin2 θω2er + r sin θ cos θω2eθ) · 2 cos θer + sin θeθ

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

=
r sin2 θω2 · 2 cos θ

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

+
r sin θ cos θω2 · sin θ

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

=
2r sin2 θ cos θω2

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

+
r sin2 θ cos θω2

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

=
3r sin2 cos θω2

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

(2.12)

となる．
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2.2 熱圏大気モデル

2.2.1 熱圏・電離圏大気温度

大気圏上層を形成する熱圏は太陽紫外放射を吸収し加熱される．下部熱圏では，
対流が熱輸送の主過程であるが，上部熱圏では大気が希薄となって熱伝導率が増大
するため熱は伝導によって輸送される．熱圏大気温度Tnは，Achilleos et al.（1998），
Kim and Fox（1994）,また，図2.2のGrodent et al.（2001）によって提唱されている
値を参考にした．熱圏大気温度の収束値を昼と真夜中の 2箇所に設定し，800-1000K

であるとした．また，下部境界高度での温度も彼らの報告に基づき，T0 = 180Kとし，
下部境界の温度は昼夜を通して一定とした．熱圏大気温度の鉛直分布は，Grodent

et al.（2001）の計算方法を用いた．
　温度収束高度 ztopを高度 1000kmとし，熱圏大気温度Tnと電離圏大気温度Ti，Te

が下部境界高度 z0を 200kmとの間を，

T = (Ttop − T0)
tanh( z−zp

z0
) + 1

2
+ T0 (2.13)

に従うとしている．ここで，下部境界高度での温度を T0 = 180K，温度収束高度で
の温度を Ttop = 800K（真夜中），Ttop = 1000K（正午），Ttop − T0を振幅とする．
zpは tanh関数の変極点をとる高度で，これを 500kmとする．
　 Tnの日変化は，昼側に最大温度を持つように太陽天頂角の関数として余弦関数
を用いて次のように変化させた．

T =
Tmax + Tmin

2
+

∣∣∣∣∣
Tmax − Tmin

2

∣∣∣∣∣cos
2π[time]

TJ

cos θ (2.14)

ここで，[time]は計算時間，TJ は木星自転周期，θは緯度である．
　

図 2.2: 中性大気 (Tn)およびプラズマ大気温度 (Ti，Te)．(Grodent et al. 2001)



第 2章 木星電離圏モデル 21

電離圏大気温度についても本節で述べる．電離圏大気温度は観測結果から読み取
る．図 1.4の Pioneer 10，11の掩蔽観測による電子密度プロファイルの傾きから，
各成分が拡散平衡分布していると予想されるため，局所的に静力学平衡が成り立つ
と仮定した．この領域の主成分が H+であると仮定し，そのスケールハイトHH+

を求め，電子密度 neを次式で表した．

ne = ne 0 exp(−z − z0

HH+

) . (2.15)

これより Ti + Teは

(z − z0)
mH+ g

k (Ti + Te)
= ln ne 0 − ln ne

Ti + Te =
mH+ g (z − z0)

k
(ln

ne 0

ne

)−1 (2.16)

ここで，Ti = Teとして，電離圏大気温度（高度1000 km以上）は，Pioneer, Voyager

のデータから 1600-2000Kであるとした．
　電離圏大気温度も（2.14）式により熱圏大気温度と同じように日変化をさせる．
図 2.3には熱圏大気および電離圏大気温度の日変化の様子を示す．

Tn
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Ti,Te
(0LT)

Ti,Te
(12LT)

 0

 500

 1000

 1500

 2000

 2500

 3000

 0  500  1000  1500  2000

A
lti

tu
de

 (k
m

)

Temperature (K)

図 2.3: 中性大気 (Tn)およびプラズマ大気温度 (Ti，Te)

2.2.2 中性大気密度分布

本モデルで用いる熱圏大気密度の下端境界には，Voyager 1の掩蔽観測結果（Atreya

et al. 1981）に基づいたGrodent et al. (2001)の大気モデル（図 2.2）の値を用い
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た．木星熱圏主要成分であるH，H2，He，及びCH4は，圧力と密度は局所静水圧
平衡の状態にあるとし，熱圏大気密度分布を求めた．
　この状態は，

dp(z)

dz
= −ρ(z)g(z) (2.17)

から決定することができる．p(z)，ρ(z)，g(z)はそれぞれ，高度 zにおける大気圧
(N m−2)，大気密度 (kg m−3)および重力加速度 (m s−2)である．また気体が複数成
分から成るときには，各成分の分圧ごとにこの状態方程式が熱圏で成立する．中性
大気成分を添え字 jで表し，その質量をmj，数密度を nj(z)とすると，

ρ(z) =
∑

j

mjnj(z) (2.18)

となる．中性大気成分の各粒子に対する状態方程式を示すと，

P (z) = n(z)kT (z) ; n(z) =
∑

j

nj(z) (2.19)

ここで，P は気体の圧力 (N m−2)，nは粒子数密度 (m−3)，kはボルツマン定数 k

（= 1.38× 10−23 J K−1），T は大気温度 (K)である．上式は圧力を分子運動から計
算する式で，温度と分子あたりの平均エネルギーの関係を示している．
　（2.17），（2.19）式より，

1

p

dp

dz
= − ρg

nkT
= −mg

kT
= − 1

H
; m(z) =

∑
j mjnj(z)∑

j nj(z)
(2.20)

m(z)は高度 zでの大気分子の平均質量である．スケールハイトH(z) = kT (z)
m(z)g(z)

を
用いて，任意の高度での大気圧および数密度は（2.19），（2.20）式から，

p(z) = p(z0)exp
[
−

∫ z

z0

dz

H(z)

]

n(z) = n(z0)
T (z0)

T (z)
exp

[
−

∫ z

z0

dz

H(z)

]
(2.21)

が得られる．p(z0)，n(z0)，T (z0)はそれぞれあり基準高度 z0における大気圧，数
密度および熱圏大気温度（2.14 式）である．（2.21）式によって求まる中性大気数密
度分布が図 2.4である．
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図 2.4: 磁気緯度 60度における正午の中性大気成分の数密度分布．高度 200kmの
下部境界には．Grodent et al.（2001）のモデルを与え，局所静水圧平衡を仮定し
て計算を行った．

2.3 光化学反応過程

2.3.1 太陽極紫外フラックス

太陽極紫外光は惑星大気中に進入するとき，その到達量は指数関数的に減衰す
る．平行平面大気を仮定して放射伝達方程式を解く．実際は成分によって中性大気
温度は違うはずだが，本研究では同じとして解く．

Iz = I∞exp(−σasecχ

∫ ∞

z

njdz) (2.22)

ここで，σaはH，H2，Heの吸収断面積 (m2)，χは太陽天頂角，I∞は大気圏外の極
紫外フラックス強度である．計算にはそれぞれの吸収断面積を 1.0× 10−20 m2とし
た．太陽極紫外フラックスと良い相関がある太陽電波フラックスF10.7(Wm−2Hz−1)

を用いて，実際の計算では次式によって太陽極紫外フラックスを得る．任意の高度
zでの光電離率は次のように表される．

J =

{
IFmin +

(IFmax − IFmin)

(F107max − F107min)
× (F107− F107min)

}
/(5.2)2 (2.23)

IFminは，地球（1 AU）での太陽活動最小時における光電離周波数 (s−1)，IFmax

は，地球での太陽活動最大時における光電離周波数，F107minは，太陽活動最小時
における太陽電波フラックス F10.7(W m−2 Hz−1)，F107maxは，太陽活動最大時
における太陽電波フラックスF10.7(W m−2 Hz−1)，F107は，計算で与えた太陽電
波フラックスF10.7である．太陽極紫外フラックスは太陽からの距離の 2乗に反比
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例するため，太陽木星間距離の平均値 5.2AUを用いて，木星での値に焼きなおし
ている．

2.3.2 光電離・解離反応

本モデルでは，太陽極紫外線による光電離反応はH，H2，Heについて起こると考
える．電離エネルギーより高いエネルギーの光で電離する．H，H2，He電離ポテン
シャル IP（ionization potential）は次の表2.1のとおりである (λ(Å) = 12395/IP(eV)

で表される)．(Schunk and Nagy, 2000; Welly, 1997)．

表 2.1: 熱圏成分の電離ポテンシャル. Welly, 1997

組成 λ(A) IP (eV)

H 912 13.59

H2 904 15.41

He 504 24.58

CH4 954 13.00

2.3.3 高エネルギー降下粒子

大気の電離に寄与する粒子放射としては磁力線に沿って加速されてくる電子及び
イオン（オーロラ粒子）宇宙線，放射線帯粒子，太陽宇宙線などがあると考えられ
ている．本モデルで高緯度電離圏を議論する場合には，オーロラ発光に伴う高エネ
ルギー降下粒子による電離を考える．オーロラ粒子がどの高度まで侵入できるか
は，オーロラ粒子のエネルギーの強さに依存している．

2.3.4 光化学反応式

木星熱圏大気はH，H2，Heが主成分であり下層にはCH4 が存在する．この中性
大気成分が光化学反応しH+，H+

2，H
+
3，He+，CH+

5，C3H
+
5 の 6種イオンを生成する機

構を考えた．諸反応式を表 2.2に示す．太陽極紫外線による電離，電荷交換，解離，
再結合反応のほか高緯度ではオーロラを伴うような高エネルギーの電子の降り込み
による電離反応がある．この反応過程は図 2.5のように模式的に表される．
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図 2.5: 光化学反応過程の模式図．本研究で扱うイオンは二重線で囲まれたH+，H+
2，

H+
3，He+，CH+

5，C3H
+
5 であり，それ以外のイオンは系内で生成・消滅する．中性

大気成分も*印のCH2，CH3，C2H2は系内で生成・消滅する．赤反応過程は本研究
でのCH+

5 の主生成過程．緑反応過程はC3H
+
5 の主生成過程．(Kim and Fox, 1994)
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CH+
5 の生成過程では，

H+
2 + CH4 → CH+

4 + H2

CH+
4 + H2 → CH+

5 + H (R25)

のように，中間反応物としてCH+
4 が生成される．

　CH+
5 の消滅過程は 2通りある．どちらも再結合反応であるが，反応後の生成物

が異なる．

CH+
5 + e → CH2 + H + H2 (R26)

CH+
5 + e → CH3 + H + H (R27)

　また，C3H
+
5 の生成過程は He+が炭化水素イオン類と反応することで生成され

る．本研究ではKim and Fox (図 2.5; 1994)の緑系生成過程，

He+ + C2H2 → C+
2 + H2 + He

C+
2 + H2 → C2H

+H

C2H
+ + H2 → C2H

+
2 + H

C2H
+
2 + H2 → C2H

+
3 + H

C2H
+
3 + CH4 → C3H

+
5 + H2 (R28)

を主要反応過程とした．C2H2の数密度は図 2.2より，CH4と C2H2の数密度比を
見積もり，CH4の 1/1000の量が存在するとして計算した．Kim and Fox (1994)で
は，R28以外にもHe+が基点となる反応過程を取り入れている．
　C3H

+
5 の消滅過程は，Kim and Fox (1994)より，

C3H
+
5 + e → product (3.5× 10−13

(300

Te

)0.5

) (R29)

R29の productsについては述べられていないため反応後生成される成分は不明で
ある．
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表 2.2: 木星電離圏における光化学反応式
No. Reaction Rate(m3/s) Reference

H+ production
R1 H + hν → H+ + e
R2 H2 + hν → H+ + H + e

R3 H + H+
2 → H+ + H2 6.4× 10−16 [1][2][4]

R4 He+ + H2 → H+ + He + H 8.8× 10−20 [2][3]
R5 H + ep → H+ + e + ep [2]

loss
R6 H+ + e → H + h ν 6.3× 10−18(300/Te)0.64 [2]

R7 H+ + H2 → H + H+
2 1.0× 10−15e−21960/T [2]

H+
2 production

R8 H2 + hν → H+
2 + e

R9 H2 + H+ → H+
2 + H 1.0× 10−15e−21960/T [2]

R10 H2 + He+ → H+
2 + He 9.35× 10−21 [1], [3]

R11 H+
3 + H → H+

2 + H2 2.0× 10−15 [2]

R12 H2 + ep → H+
2 + e + ep [2]

loss
R13 H+

2 + e → H + H 2.3× 10−13(300/Te)0.4 [1], [2], [3]

R14 H+
2 + H2 → H+

3 + H 2.0× 10−15 [1], [2], [3], [4], [5], [6]

R15 H+
2 + H → H+ + H2 6.4× 10−16 [1], [2], [3], [4]

H+
3 production

R16 H+
2 + H2 → H + H+

3 2.0× 10−15 [1], [2], [5]
loss

R17 H+
3 + H → H2 + H+

2 2.0× 10−15 [2]

R18 H+
3 + e → H2 + H 8.6× 10−14(300/Te)0.65 [2]

He+ production
R19 He + hν → He+ + e
R20 He + ep → H + e + ep

loss
R21 He+ + e → He + hν 4.0× 10−18(250/Te)0.7 [1], [3]

R22 He+ + H2 → He + H+
2 9.35× 10−21 [1], [3], [4]

R23 He+ + H → He + H+ 2.12× 10−15 Estimated

CH+
5 production

R24 H+
3 + CH4 → CH+

5 + H2 2.4× 10−15 [1], [3], [4], [5]

R25 H+
2 + CH4 → CH+

4 + H2 1.41× 10−15 [1]

CH+
4 + H2 → CH+

5 + H 3.0× 10−17 [1]
loss

R26 CH+
5 + e → CH2 + H + H2 8.8× 10−13(300/Te)0.5 [1]

R27 → CH3 + H + 2H 8.8× 10−13(300/Te)0.5 [1]

C3H+
7 production

R28 He+ + C2H2 → C+
2 + H2 + He 1.61× 10−15 [1]

C+
2 + H2 → C2H+ + H 1.2× 10−15 [1]

C2H+ + H2 → C2H+
2 + H 1.7× 10−15 [1]

C2H+
2 + H2 → C2H+

3 + H 1.8× 10−18 [1]

C2H+
3 + CH4 → C3H+

5 + H2 2.0× 10−16 [1]
loss

R29 C3H+
5 + e → products 3.5× 10−13(300/Te)0.5 [1]

[1] Kim and Fox(1994), [2] Yelle and Miller(2004), [3] Matcheva, strobel, and Flaser(2001), [4]
Moses and Bass(2000), [5] Atreya and Donahue(1995), [6] Achilleoes et al.(1998)
ep は高エネルギー降下粒子を表す．Tは H2(v = 4)の振動温度であり，本モデルでは 2000Kとし
て与えた．Teは電子温度である．R29の productsについては述べられていないため反応後生成さ
れる成分は不明である．

2.3.5 衝突周波数

粒子同士は，互いの物理量によってある決まった衝突周波数を持つ．その衝突周
波数を中性粒子同士，イオン同士の場合は Schunk and Nagy(2000)により，またイ
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オンと中性粒子の場合はWiley(1997)により求める．

　A)　中性粒子同士の衝突の場合，

νst = 1.27
Z2

s Z
2
t µ

1
2
st

Ms

nt

T
3
2

st

(2.24)

ここでMsは原子質量単位 (u)で表した粒子の質量で，µstは成分 sと成分 tの換算
質量を原子質量単位に表したもの，ZsとZtはそれぞれ s, t粒子の電荷，ntはCGS

単位系の数密度 (cm−3)であるので，MKS単位系に換算して計算に用いた．

　B)　イオンとイオンの場合は，

νst = Bst
nt

Tt

3
2

(2.25)

になる．ここでBstは表 2.3 で示されている数値である．

　C)　中性粒子とイオンの衝突はWiley(1997)より

νin = 2.6× 10−15(nn + ni)(M
′
n)

1
2 (2.26)

ここで，nnは中性大気密度m−3, M′
nは中性粒子の平均分子質量である．

表 2.3: イオンとイオンの衝突周波数 Bst．（Schunk and Nagy, 2000）一部抜粋．
s t

H+ He+

H+ 0.90 1.14

He+ 0.28 0.45

2.3.6 振動温度が関わる反応係数

第 1章，2節で先述したように，光化学反応の中には振動温度が関わる反応があ
る．木星熱圏の主成分であるH2は二原子分子であり，並進・振動・回転運動を行う
自由度をもつ．振動と回転運動に要するエネルギーはともに不連続なエネルギー準
位をとるが，振動エネルギーはエネルギー間隔がより広く，特定波長の光による励
起・脱励起作用あるいは衝突によるエネルギー授受作用どちらが寄与するかは密度
と光のエネルギーに強く依存する．振動温度が関わるH2(v ≥ 4)とH+の反応係数
は外惑星の電離圏形成過程において非常に重要なパラメータと考えられているが，
現在も未だ電離圏モデルへの与え方は研究者によって異なる．本研究では振動温度
TV = 2000Kとする．
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2.3.7 反応係数について

反応係数が記されていない反応式については，Schunk and Nagy (2000)より次
式を用いて反応係数を計算した．

k ≈ 3× 10−9
( γn

µst

)1/2

(2.27)

kは cm−3s−1を単位とする．γnは中間反応物の分極率（表2.4），µst = msmt/(ms + mt)

は換算質量である．典型的な多原子分子の分極率は 10−30m3のオーダーであり，最
も重要な中性成分の分極率は表 2.4で与えられている．これにより，HとHe+の電
荷交換反応係数を 2.12× 10−15m−3 s−1と求めた．

表 2.4: 中性粒子の分極率. (Schunk and Nagy (2000)) 一部抜粋．　（CGS単位系
からMKS単位系に変換している．）

Species γn(10−30m3) Species γn(10−30m3)

CH4 2.59 H2 0.82

H 0.67 He 0.21

2.4 磁力線座標系
木星の磁場は，地球とは逆向きで北がN 極で南が S極である．木星は地球より

もはるかに強い南半球から北半球に向く磁気双極子モーメントmを持つ．磁場は
約 10 gaussである．ここでは双極子磁場であるとする．スカラーポテンシャルΦm

は極座標（r，θ，φ）で次のように表される（Schunck and Nagy, 2000）．

Φm(r, θ, φ) =
m cos θ

r2
(2.28)

磁場Bはスカラーポテンシャルの勾配をとると得られるので，双極子磁場は，

B = −∇Φm =
2m cos θ

r3
er +

m sin θ

r3
eθ (2.29)

と表せる．er，eθはそれぞれ半径方向，極軸からの傾き方向の単位ベクトルであ
る．ここで，木星には地表がないので高度 0km（大気圧 1mbar）での磁場をB0（余
緯度 θ = 0），木星中心から磁気赤道面までの距離をR0とすると（図 2.6），磁気
双極子モーメントはm = B0R

3
0の関係があるので，これを用いて書き直すと，

B =
2B0R

3
0 cos θ

r3
er +

B0R
3
0 sin θ

r3
eθ (2.30)

となる．木星磁場強度は，

B =
√

B2
r + B2

θ = B0

(
R0

r

)3

(1 + 3 cos2 θ)
1
2 (2.31)
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が得られる．また，磁場Bの磁力線方向の単位ベクトルをbとすると，

b =
B

B
=

2 cos θer + sin θeθ

(1 + 3 cos2 θ)
1
2

(2.32)

となる．
極座標系での線素ベクトルの各成分は（dr，rdθ，r sin θdφ）であるので，（2.30）

式より，

rdθ

dr
=

Bθ

Br

=

B0R3
0 sin θ

r3

2B0R3
0 cos θ

r3

=
tan θ

2
(2.33)

が得られる．これを用いて磁力線の曲率を考慮した磁力線方程式（磁力線はどのよ
うに記述されるかを表した式）を求める．線素ベクトルの大きさを磁気赤道面R0

まで線積分することで磁力線の長さを求めることができるので（2.33）式を変形す
ると，

∫ θ

π
2

2
dθ

tan θ
=

∫ r

R0

dr

r
(2.34)

となる．両辺積分をとると，

2
(
log | sin θ| − log

∣∣sin π

2

∣∣
)

= log r − log R0

log | sin θ|2 = log
r

R0
r

R0

= sin2 θ

r = R0 sin2 θ (2.35)

が得られる．これが磁力線方程式である．ここで，L値という概念を用いる．Lは
距離の単位を持ち，木星中心から磁力線が赤道面と交わる点までの距離を，木星半
径を単位として測った値である．双極子磁場の場合，Lの大きさは，1本の磁力線
に沿って等しい．磁気赤道面 θ = 90◦では r = R0 = LRJ より，磁力線方程式は，

r = LRJ sin2θ (2.36)

と表すことができる．本モデルはこの系で各イオンの振る舞いを記述する．
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図 2.6: 双極子磁場の概念図．(Schunck and Nagy, 2000)

2.5 境界条件
ガス惑星の木星には地表面がないため，大気圧 1mbarを高度 0kmとした．高度

200kmを下端境界とし，両半球の磁力線の下端境界に境界条件を与える．熱圏モ
デルの下端境界条件は，Grodent et al.（2001）の値を用いて全球的に一様な中性
大気密度を与える．中性およびプラズマ大気温度は図 2.3のとおりである．

■熱圏大気（高度 200km）
　H数密度：1.0× 1015m−3，H2数密度：1.0× 1020m−3，He数密度：1.0× 1019m−3，
H数密度：1.0× 1017m−3，全成分風速ゼロ，大気温度：180K

(2.1)式がPi = Liが成立する状態で，太陽放射などによる解離・電離などによる生
成が，種々の化学反応による損失とバランスした状態であり，拡散および力学的輸
送が無視できる状況である．

計算は注目する領域が太陽方向を向いた時点から開始し，昼夜の変化が安定する
まで行った．図 2.7，図 2.8，図 2.9に計算イメージを示す．
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図 2.7: 計算の流れ．熱圏大気モデルは緑の 3つの情報を基に計算で求められる．こ
の熱圏大気モデルに太陽放射をいれることで電離大気は生成され始める．この電離
大気のふるまいを質量保存の式と運動方程式で記述したものが木星電離圏の構造と
して得られる．また，高緯度での降下粒子に対する応答を見る場合は，さらに高エ
ネルギー電子による光電離反応も追加することができる．太陽放射には自転に伴う
変化を与える．
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図 2.8: 計算のイメージ．計算は太陽方向より開始している．左図は太陽方向から
見たときの様子である．赤道面内で太陽方向を成分としたとき，他の 2成分として
自転方向に廻した方向，自転軸方向に成分を持つ座標系で表現している．緯度 φは
赤道面と格子点のなす角である．右図は北極から見たときの様子である．いま自転
軸の傾きは考慮していないため双極子磁場と自転軸が一致する．太陽方向から計算
を開始しているので太陽方向から自転方向になす角を格子点の経度方向の情報と
して与える．水色の点は計算格子点を表している．格子点は自転周期で自転方向に
移っていく．

図 2.9: 時間の表示方法．計算は正午から開始．
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2.6 計算スキーム
連続方程式を解く際，移流項には CIP法で求めた値を与え，高高度での数値計
算を安定に行うため密度勾配が大きい領域には風上差分法に部分的に与えている
　空間ステップは運動速度を考慮し，下端ほど細かく磁力線方向に間隔を変化させ
て 500分割し，磁気赤道面に対しグリッド数と間隔を対称に取っている．
　速度と密度のメッシュを半分ずらし，速度は各メッシュの両端の平均値を用いた．
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第3章 計算結果

　計算から得られた木星電離圏の鉛直構造の一例を図 3.1に示す．この図は磁気緯
度 10oでの正午のH+，H+

2，H+
3，He+，CH+

5，及びC3H
+
5 の数密度分布を表してい

る．正午から計算を開始しており，木星電離圏の密度分布が安定した日変化を繰り
返す，すなわち準安定状態に落ち着くまでには，計算機中での時間で 10-14木星日
を要する．

　木星電離圏の鉛直構造を構成するイオンの主成分は，高度に伴い異なっている．
高度 500km付近では，炭化水素イオンC3H

+
5，CH+

5 が～1× 109-1010 m−3，その上
にはH+

3 が～5× 1010 m−3を占め，高度約 800km以上ではH+が～1× 1011 m−3と
いう値をそれぞれ示す．
　この構造を形成する過程を，図 3.2から図 3.8 図 3.11に示す各イオンの数密度分
布と速度分布により，それぞれの振る舞いを示す．
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+

 200
 400
 600
 800

 1000
 1200
 1400
 1600
 1800
 2000
 2200

100 102 104 106 108 10101012

A
lti

tu
de

 (k
m

)

Number Density (m-3)

図 3.1: 磁気緯度 10o，正午の数密度プロファイル．H+（赤色），H+
2（緑色），H+

3（水
色），He+（桃色），CH+

5（橙色），C3H
+
5（青色）．F10.7 = 100× 10−22 W m−2 Hz−1．
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図 3.2: 磁気緯度 10o，10-13木星日のH+の数密度と速度プロファイル．縦軸に高
度，横軸に時間をとり，カラーで数密度と速度の変化の様子を表した．時間は木星
日単位で示しており，約 10時間で 1周するため，図の 10, 11, 12, 13木星日が正午
から計算を開始した経過日数である．正午から計算をしているため，正午が 0.0木
日目，日没が 0.25木星日，真夜中が 0.5木星日，及び日の出が 0.75木星日となる．
速度は磁力線方向上向きを正とする．F10.7 = 100(×10−22 W m−2 Hz−1)．速度は
磁力線方向上向きを正とする．

図 3.3: 磁気緯度 10o，10-13木星日のH+
2 の数密度と速度プロファイルの日変化．図

の形式は，図 3.2と同じである．速度の縦軸だけ異なる．
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図 3.4: 磁気緯度 10o，10-13木星日のH+
3 の数密度と速度プロファイルの日変化．図

の形式は，図 3.2と同じである．速度の縦軸だけ異なる．

図 3.5: 磁気緯度 10o，10-13木星日のHe+の数密度と速度プロファイルの日変化．
図の形式は，図 3.2と同じである．速度の縦軸だけ異なる．
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図 3.6: 磁気緯度 10o，10-13木星日の CH+
5 の数密度プロファイルの日変化．図の

形式は，図 3.2と同じである．

図 3.7: 磁気緯度 10o，10-13木星日の C3H
+
5 の数密度プロファイル．図の形式は，

図 3.2と同じである．
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図 3.2から図 3.7は磁気緯度 10oにおけるH+，H+
2，H+

3，He+，CH+
5，及びC3H

+
5

の数密度と速度プロファイルの高度分布の日変化を表している．縦軸に高度，横軸
に時間（木星日を単位とする）をとり，数密度と速度の変化の様子を表した．木星
日とは，自転周期 System III を単位とした経過時間のことである．約 10時間で 1

周するため，横軸の 10, 11, 12, 13木星日というのは，正午から計算を開始した経
過日数である．本モデルによる計算は，正午から開始しているため，それぞれ，正
午が 0.0木星日，日没が 0.25木星日，真夜中が 0.5木星日，日出が 0.75木星日とな
る．また，速度は磁力線上向きを正にとっている．

　図 3.2はH+の日変化の様子である．数密度分布は，正午から夕方にかけて高度
1200kmを中心に～1× 1011 m−3の密度を持ち．夜間にはその数密度を保ったまま
高度 1200kmに数密度のピークが持ち上がっている．高度 1500km以上では数密度
の日変化はみられない．速度は下端から高度 1400km付近まではほぼゼロに近い．

　図 3.3はH+
2 の日変化の様子である．H+

2 はH+のようなシフトは見られず，朝夕
対称の日変化を示す．高度 600-800kmに～1× 108 m−3のピークを形成する．運動
の特徴として，数密度が減少し始める夕方から，高度 1200km付近ではやや下降運
動する傾向があるのに対し，それ以上の高度では 15 m s−1に及ぶ速度で上昇する．

　図 3.4は H+
3 の日変化の様子である．H+

2 と数密度に違いはあるものの，日変化
の傾向は数密度，速度ともにH+

2 と非常によく一致している．H+
3 の数密度ピーク

の高度も H+
2 と同じ高度 600-800kmにあり，その数密度は H+

2 よりも 3桁多く～
1× 1011 m−3である．

　図 3.5はHe+の日変化の様子である．He+もH+
2，H+

3 と同様，朝夕対称の日変化
を示した．数密度分布は高度 600km付近にピークをもち，その量は～1× 106 m−3

とH+，H+
2，H+

3 に比べ少ない．速度分布からは，夜間における高度 1500km付近
での下降運動及び高度 1900km以上の上昇運動は明瞭で，その速度はH+

2，H+
3 と同

様に，真夜中頃に 15 m s−1に達する．特に，高度 1200-1800kmの領域で日没時に
即座に下降運動がはじまり，日の出にかけてその領域が上昇していく様子が見られ
る．

　図 3.6と図 3.7はCH+
5 とC3H

+
5 の数密度日変化の様子である．この 2成分は木星

熱圏下部に存在する CH4の光化学反応過程で生成し，他の 4成分よりも質量が大
きいために，磁力線方向への運動は無視できるものとして，運動方程式を解いてい
ない．

　CH+
5 の数密度分布は，高度 500km付近で～1× 1010 m−3に達する．高度 800km

付近までは日夜の変化量は 1桁に満たないほど小さい．一方，C3H
+
5 の数密度分布

は他成分と異なり，高度 300km付近に～1× 109 m−3のピークを持ち，夕方側にシ
フトした朝夕非対称の形状を持つ．
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最大電子密度付近とそれより低高度では，イオンの沿磁力線速度は非常に小さい．
この領域では光化学平衡に近い状態にある．電離圏上部では，磁力線に沿って数
km/sの速度で昼は上昇運動し，夜は下降運動をする．また，明け方の急激な密度
生成にともない，イオンは上昇運動を開始し，圧力と重力・遠心力のバランスで振
動運動を行う．
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図 3.8: 磁気緯度 10oにおける各イオンの密度（左図）と速度（右図）の時間変化の
様子．H+（赤色），H+

2（緑色），H+
3（青色），He+（桃色），CH+

5（水色），C3H
+
5

（黄色）．上から順に，日の出，正午，日没，真夜中．
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図 3.9: 磁気緯度 60oにおける各イオンの密度（左図）と速度（右図）の時間変化の
様子．H+（赤色），H+

2（緑色），H+
3（青色），He+（桃色），CH+

5（水色），C3H
+
5

（黄色）．上から順に，日の出，正午，日没，真夜中．
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図 3.10: 磁気緯度 60o，11.00-11.40木星日までの 0.10木星日ごとの各イオンの数密
度（左図）と速度（右図）の時間変化の様子．H+（赤色），H+

2（緑色），H+
3（青色），

He+（桃色），CH+
5（水色），C3H

+
5（黄色）．上から順に，11.00，11.10，11.20，

11.30，11.40木星日．
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図 3.11: 磁気緯度 60o，11.50-11.90木星日までの 0.10木星日ごとの各イオンの数密
度（左図）と速度（右図）の時間変化の様子．H+（赤色），H+

2（緑色），H+
3（青色），

He+（桃色），CH+
5（水色），C3H

+
5（黄色）．上から順に，11.50，11.60，11.70，

11.80，11.90木星日．
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各イオンの日変化の様子をより詳細に見るため，図 3.8に数密度と速度の時間変
化の様子を線画で表した．また，磁気緯度による変化を調べるため，図 3.9から図
3.11に，磁気緯度 60oでの各イオンの数密度と速度の時間変化の様子を示す．左図
の数密度には，赤色はH+，緑色はH+

2，青色はH+
3，桃色はHe+，水色はCH+

5，そ
して黄色がC3H

+
5 で表されているが，右図の速度プロファイルにはH+，H+

2，H+
3，

He+のみ示している．
　図 3.8，図 3.9は上から順に，日の出（dawn），正午（noon），日没（dusk），真
夜中（midnight）の時刻の様子を示している．図 3.10，図 3.11は，0.1木星日ごと
の時刻の様子を示す．高度 250000kmまで表している．

　図 3.8のH+の振る舞いに着目すると，正午には高度 600-700kmに～1011 m−3の
数密度ピークがある．このピーク高度は，日没から日の出にかけて高度 1000kmま
で持ち上がる様子が示されている．これは磁気緯度 60oでも同様に確認できる．こ
の結果から，H+

3 より軽いH+はH+
3 の上層に分布する可能性がある．

　He+も，正午には高度 500kmに～106 m−3のピークを持つが，日没では同高度
で 3桁減少しているとともに，日の出まで，数密度が上層に輸送されている様子が
見られる．また，He+も磁気緯度 60oでも同様である．
　また，図 3.8，図 3.9からは，高度 1500km以下ではほぼ直立し，より上層で輸送
が活発であることが確認できる．磁気緯度による振る舞いの相違点は，運動の速度
が異なることである．磁力線の曲率が小さく，より遠方まで伸びているためイオン
の沿磁力線運動が容易になるため，高度 2500km以下でも磁気緯度 60oのほうが，
～5倍の運動速度を持っている．

　図 3.10，図 3.11に示したように，高高度では 10 km s−1以上もの速度で上昇下降
運動を繰り返す．H+は磁気赤道面まで到達し，磁気赤道面に溜まる傾向が見られ
る．遠心力と重力が釣り合う位置はおよそ 140000kmである．この高度まで上昇高
度 100000km以上でH+数密度が 1× 10−5m−3と一定になるのは，境界条件として
最小密度を与えており，この影響が現れた．
　夜から昼にかけて高度 5000km以上では下層の密度増加による上昇運動に伴って
高度 150000km付近まで輸送されている．木星電離圏上部で遠心力が重力より大き
くなる領域では，H+は外向きの運動を開始する．この運動は木星風の一部になる
と考えられる．
　中緯度での木星電離圏上部では希薄な領域が十数 kmにわたって形成される．
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3.1 諸反応式の生成量および消滅量の比較
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図 3.12: 磁気緯度 10o，正午における諸成分の光化学反応式ごとの生成量と消滅量
および諸成分の数密度．横軸は数密度，縦軸は高度．光化学反応式については表
2.3.4を参照．F10.7 = 100× 10−22 W m−2 Hz−1．（12.00木星日）．
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図 3.12は磁気緯度 10o，12.00木星日目の正午における諸成分の光化学反応式ご
との生成率と消滅率を示している．

　H+を生成する過程としてもっとも働くのは，H2の光電離反応R2である．同じ
くHの光電離反応R1も働くが，生成量は 4桁も異なる．これは熱圏大気の主成分
であるH2であることによる．H2の光電離による生成反応R2と，電荷交換による
消滅反応R7の反応率は高高度までほぼ等しい．また，Hの光電離による生成反応
R1と再結合反応R6もほぼ等しい．
　H+

2 は，生成率及び消滅率よりも存在量は小さい．これは消滅反応が効くことに
よる．各反応式を比較するとH+

2 もH+同様，H2とH+の電荷交換による生成反応
R9と消滅反応R14，また生成反応R8，R11と消滅反応R13は同じ反応率を示す．
　H+

3 もまた生成，消滅反応率が等しい．H+
2 と下部熱圏大気の主成分であるH2と

の衝突反応による唯一の生成反応R16の生成率は，21LTにおいては消滅反応R17

によって打ち消されることになり，消滅反応R18による消滅率も高度 600kmでは
108 m−3 s−1と多い．そのため，図 3.3と図 3.4で示したように，H+

2 とH+
3 の日変

化は，H+
3 が追随するようにして同じような日変化を示すことになる．

　またHe+も生成反応R19と消滅反応R20の 12LTにおける反応率はほぼ一致す
る．同様に，CH+

5 では生成反応 R24と消滅反応 R27が，C3H
+
5 の生成反応 RR28

と消滅反応R29の反応率はそれぞれよく一致していることが明らかになった．
　以上より，昼側電離圏は，太陽極紫外線による生成率はH+，H+

2，He+のいずれ
の電荷交換反応よりも 2桁以上大きい．

　次に，木星電離圏の形成に関わるパラメータによる形成過程への影響を見積も
る．

　パラメータとして，
　　 1)太陽極紫外線フラックス
　　 2)中性大気温度
　　 3)プラズマ大気温度
　　 4)夜間電離源エネルギーフラックス
　を考える．
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3.2 太陽活動度に対する依存性
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図 3.13: 正午における電離圏の太陽活動度依存性．太陽極紫外線強度と相関のある，
波長 10.7cmの太陽電波フラックス F10.7を 50, 100, 300（×10−22 W m−2 Hz−1）
と変えた．F10.7:50は太陽活動度極小期，F10.7:300は太陽活動度最大期に相当す
る．磁気緯度 10o．
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木星は太陽から地球の 5倍以上も離れた場所に位置する．この環境下で太陽極紫
外線の影響がどの程度電離圏の形成に寄与するかを見積もった．磁気緯度 10oであ
る．本研究ではH，H2，Heが光電離反応を起こすとしているが，熱圏下端に存在
するCH4は光電離反応を受けないとした．
　図 3.12の各成分の諸生成反応式の生成・消滅率の比較から，高度 1500km以下の
下層電離圏を形成するメカニズムは，光化学反応過程が第一要因であるという結果
が得られた．
　太陽極紫外フラックスに対しH+, He+が明瞭な反応を示している．太陽極紫外フ
ラックスと諸成分の生成量を比較すると，太陽極紫外フラックスを6倍（F10.7 = 50，
300 (×10−22 W m−2 Hz−1)を比較)にすると，He+の密度の増加率は太陽極紫外フ
ラックスの増加率と一致するが，H+, H+

2 は消滅反応係数が大きいために密度増加
率と強度増加率は一致しない．
　一方，H+

3，CH+
5，C3H

+
5 は直接太陽光によって生成されているわけではないが，

太陽極紫外フラックスの影響を受けて変動している．CH+
5 とC3H

+
5 の影響は一連の

反応過程では日変化が夕方にシフトする傾向として現れる．この結果は，Kim and

Fox (1994)ではCH4の光電離反応によってCH+
5，C3H

+
5 が同量生成されることは

前節のとおりだが，日変化の様相についてはCH4の光電離反応を考慮することで
変わる可能性がある．
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3.3 中性大気温度に対する依存性
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図 3.14: 各イオンの中性大気温度に対する依存性．赤色は Tnmin = 800K，
Tnmax = 1000K，緑色はTnmin = 1000K，Tnmax = 1200K，青色はTnmin = 800K，
Tnmax = 1200K，桃色はTnmin = 800K，Tnmax = 900K．縦軸は高度，横軸は数密
度である．横軸は成分ごとに変化の様子を見やすくするためスケールを変えてい
る．磁気緯度 10o，F10.7=100（×10−22 W m−2 Hz−1）．
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中性大気温度の日変化の度合いを変えた場合，磁気緯度 10oにおける電離圏の数
密度分布が，どのように変化するかを見積もった結果を図 3.14に示す．(a)～(f)は
それぞれH+，H+

2，H+
3，He+，CH+

5，C3H
+
5 の 12-15木星日目までの変化の様子で

ある．また，最大温度がより高い可能性もあるためTn=1200K（青色）として実験
した．縦軸は高度，横軸は数密度である．横軸は成分ごとに変化の様子を見やすく
するためスケールを変えている．

　この温度を 200K程変化させても，電離圏構造はH+の高度 1000-2000kmで違い
が見られることを除けば全く変化が見られない．ただし，熱圏大気分布は中性大気
温度に依存する．高温時にはより高高度まで中性大気成分が分布することから，～
800km以上の構造に変化が見られるように，木星電離圏は全体的に上方へ膨らみ，
最大電子密度高度も数百 km上昇する．
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3.4 プラズマ大気温度に対する依存性
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図 3.15: 各イオンの電離圏大気温度に対する依存性．縦軸は高度，横軸は
数密度である．横軸は成分ごとに変化の様子を見やすくするためスケールを
変えている．緑色）Ti, Temin = 1500K，Ti, Temax = 2000K，赤色）Ti, Temin =

1600K，Ti, Temax = 2000K，桃色）Ti, Temin = 1800K，Ti, Temax = 2000K，青色）
Ti, Temin = 2000K，Ti, Temax = 2200K，水色）Ti, Temin = 1800K，Ti, Temax =

2200K，橙色）Ti, Temin = 2000K，Ti, Temax = 2500K．磁気緯度 10o，F10.7=100

（×10−22 W m−2 Hz−1）．
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図 3.15は，各イオンの電離圏大気温度に対する依存性を示している．縦軸は高
度，横軸は数密度である．横軸は成分ごとに変化の様子を見やすくするためスケー
ルを変えている．緑色は，Ti, Temin = 1500K，Ti, Temax = 2000Kである．赤色
は，Ti, Temin = 1600K，Ti, Temax = 2000Kである．桃色は，Ti, Temin = 1800K，
Ti, Temax = 2000Kである．青色は，Ti, Temin = 2000K，Ti, Temax = 2200Kであ
る．水色は，Ti, Temin = 1800K，Ti, Temax = 2200Kである．橙色は，Ti, Temin =

2000K，Ti, Temax = 2500Kを示している．

　 6通りの温度設定でシミュレーションしたが，電離圏構造ほほぼ変化しない．H+

が高度 1500km以上でわずかに違いが見られた．
　
　本研究ではプラズマ大気温度を高度 1000km以上を一定にした．高度 1000kmで
のプラズマ大気温度は局所的な観測結果の一例を全球的に与えたにすぎない．すで
に述べたように木星風の存在が期待される結果が得られたことから，今後はプラズ
マ大気温度を観測結果よりも高温の 3000K，5000Kなどに変えてシミュレーション
する必要があると同時に，電離圏上層部がどれほど高温になりうるかどうか検討し
なくてはならない．木星電離圏上層の運動によっては木星風が卓越する場合，木星
中緯度にプラズマ圏が形成される可能性が高い．現在の設定温度で計算した結果，
準定常状態に落ち着いた上層部では，図 3.10，図 3.11に見られるように時期赤道
面に質量が溜まる．しかしながら，この溜まりが定常的なものであるのか，電離圏
形成過程の途中段階であるかは現在得られている結果からは判断できない．
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3.5 夜間電離源の影響
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図 3.16: 夜間電離源エネルギー量が高度 400kmの日変化に与える影響．H+，H+
2，

H+
3，He+，CH+

5，C3H
+
5 の 6-9木星日の変化の様子を示している．カラーは，夜間電

離源エネルギー量を表す．赤色）太陽極紫外線強度 (×10−3),緑色）太陽極紫外線強
度 (×10−4)，青色）太陽極紫外線強度 (×10−5)，桃色）太陽極紫外線強度 (×10−6)，
水色）太陽極紫外線強度 (×10−7)，として実験を行った．磁気緯度10度，F10.7=100

（×10−22 W m−2 Hz−1）．正午から計算を開始しているので，6, 7, 8木星日が太陽
天頂角 0度，6.5, 7.5, 8.5木星日が真夜中の様子を表す．磁気緯度 10o．
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図 3.5は，夜間電離源エネルギー量が高度 400kmの日変化に与える影響を見積
もった．赤色は，太陽極紫外線強度 (×10−3)の場合である．緑色は，太陽極紫外線
強度 (×10−4)の場合，青色は太陽極紫外線強度 (×10−5)の場合，桃色は太陽極紫外
線強度 (×10−6)の場合，そして水色は，太陽極紫外線強度 (×10−7)，として実験を
行った．

　各イオンの日変化は高度によって夜間電離源の影響を強く受ける領域が存在する
ことが確認された（400-500km）．
　H+

3，CH+
5 はH+

2 の日変化に依存するため同様の変化を示した．これらは夜間電
離源エネルギー量の変化による影響は小さい．He+とこれから生成されるC3H

+
5 は

夜間電離源エネルギー量の影響を受け，エネルギー量が 1桁減少するとそれに伴い
数密度もおよそ 1桁減少する．
　また，図 3.12のように，夜間における各イオンの諸反応式ごとの生成・消滅率を
見積もった結果，H+は夜間電離源エネルギー量によって，夜間電離圏での生成過
程が異なることがわかった．H+の生成率は，日中は熱圏下層の主成分 H2の光電
離反応H2 + hν → H+が最も多く，木星電離圏下層の形成に最も寄与している．夜
間はその影響が小さくなるためH+の夜間密度プロファイルはH + H+

2 → H+ + H2

が支配するようになる．
　夜間電離源エネルギー量が [太陽極紫外線強度]×10−3として計算した場合，夜間
の Hと H+

2 の電荷交換反応による H+の生成率は～2× 104 m−3 s−1であるのに対
し，H2の光電離反応による生成率は～2× 106 m−3 s−1におよび，夜間でもこの光
電離反応が主生成過程になる．一方，夜間電離源エネルギー量を [太陽極紫外線強
度]×10−7とすると，HとH+

2 の電荷交換反応によるH+の生成率はあまり変わらな
いが，H2の光電離反応による生成率は～102 m−3 s−1まで減少する．
　しかしながら，大局的に見て全イオンとも昼間側電離圏構造に変化は見られな
い．したがって夜間電離源は昼間側電離圏には影響を及ぼさないことがわかった．

3.6 高エネルギー降下粒子の影響
図 3.17から図 3.27では，磁気緯度 60oにおける高度 2000km以下の木星電離圏

の高エネルギー降下粒子に対する，各イオンの数密度と速度の日変化への影響を調
べる．
　 12木星日の正午（12.00木星日）から 0.01木星日間 100 erg cm−2 s−1を注入させ
たときの応答の様子である．
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図 3.17: 磁気緯度 60oにおけるH+の高エネルギー降下粒子に対する数密度と速度
の日変化への影響．a）準定常状態．b）a)の状態に 12木星日の正午（12.00木星
日）から 0.01木星日間 100 erg cm−2 s−1を注入させたときの応答の様子．a)，b)

ともに上段はH+の数密度，下段は速度である．縦軸は高度で 200-2200 km．横軸
は時間で 11.5-14.0木星日．
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図 3.18: 磁気緯度 60oにおけるH+の高エネルギー降下粒子に対する数密度と速度
の日変化への影響（高高度の場合）．図の形式は図 3.17と同じである．
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図 3.19: 磁気緯度 60oにおけるH+
2 の高エネルギー降下粒子に対する数密度と速度

の日変化への影響．図の形式は，図 3.17と同じである．
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図 3.20: 磁気緯度 60oにおけるH+
2 の高エネルギー降下粒子に対する数密度と速度

の日変化への影響（高高度の場合）．図の形式は図 3.17と同じである．
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図 3.21: 磁気緯度 60oにおけるH+
3 の高エネルギー降下粒子に対する数密度と速度

の日変化への影響．図の形式は，図 3.17と同じである．
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図 3.22: 磁気緯度 60oにおけるH+
3 の高エネルギー降下粒子に対する数密度と速度

の日変化への影響（高高度の場合）．図の形式は図 3.17と同じである．
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図 3.23: 磁気緯度 60oにおけるHe+の高エネルギー降下粒子に対する数密度と速度
の日変化への影響．図の形式は，図 3.17と同じである．
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図 3.24: 磁気緯度 60oにおけるHe+の高エネルギー降下粒子に対する数密度と速度
の日変化への影響（高高度の場合）．図の形式は図 3.17と同じである．
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図 3.25: 磁気緯度 60oにおける CH+
5 の高エネルギー降下粒子に対する数密度の日

変化への影響．図の形式は図 3.17と同じである．
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図 3.26: 磁気緯度 60oにおけるC3H
+
5 の高エネルギー降下粒子に対する数密度の日

変化への影響．図の形式は図 3.17と同じである．
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高緯度では重要な熱源として，イオ起源の高エネルギー降下粒子がある．
　そこで本節では直径が 3630kmであるイオ衛星起源のプラズマ注入を想定し，準
定常状態（計算機上，同じ日変化を繰り返す状態）を保った電離圏に，12.00木星
日から 0.01木星日間 100 erg cm−2s−1 のエネルギーフラックスを注入した．
　図 3.17から図 3.26の (b)は，エネルギー注入時の電離圏の応答の時間変化を示
している．注入前と比較するとH+

2，H+
3 下端では，CH+

5 とH+
3 が約 1，2桁密度が

増加し，定常状態に回復するまでに～0.1木星日以上を要する．

　エネルギー注入によるプラズマ圧力の増加により，H+，H+
2，H+

3，He+は電離
圏から磁気圏に向かう上昇を開始する．その速度は 15 km s−1にも及び，木星電離
圏起源のイオンが磁気圏に向かって高速で流れ出す木星風の生成機構であると考え
る．注入時 12.00木星日に高度 400km付近の狭い領域で 2, 3 桁の数密度上昇は見
られるが，0.1木星日ほどで応答は不明瞭になり，(a)と同じ準定常状態に回復する
のに伴い，高度 1500km以上に見られた速度場の乱れも解消されている．
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図 3.27: 高エネルギー降下粒子に対する応答の様子．12.00木星日の正午から 0.01

木星日間 100 erg cm−2 s−1を注入させたときの応答の様子．

図 3.27は，12.00木星日の正午から 0.01木星日間 100 erg cm−2 s−1を注入させた
ときのH+，H+

2，H+
3，He+，CH+

5，C3H
+
5 の高エネルギー降下粒子に対する応答の

様子である．
　全イオンとも明瞭な応答を示した．エネルギー注入によって増加した諸成分が圧
力勾配力により沿磁力線上向きに運動し準定常状態に落ち着く様子を示している．
注入前と比較すると注入直後にCH+

5 とH+
3 の密度は約 1，2桁増加する傾向がある．

定常状態に戻るまでに 0.1木星日以上の時間を要する．
　電離圏と磁気圏の結合のおいて，電離圏の電気伝導度は重要な要素である．木星
電離圏で電気伝導度が大きい領域は電離圏下部にあり，H+

3，CH+
5，C3H

+
5 の密度

増加に伴う電子密度増加が電気伝導度の変動をもたらす（Millward et al., 2002）．
約 1時間にもおよぶCH+

5，C3H
+
5 の密度変化は，イオ起源のオーロラが長時間継続

する可能性を示唆している．
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　Achilleos et al. (1998)，Kim and Fox (1994)の木星電離圏モデルでは，下端と
上端に境界条件が与えられていた．
　本研究の磁力線座標系モデルでは，上端に制限を置かないことで，上層部の電離
圏構造やイオンの運動の様子を表現した．

各成分の高度方向の構造

正午における木星電離圏の鉛直構造（図 3.1）は，高度 500km付近に炭化水素
C3H

+
5，CH+

5 がそれぞれ～2× 109 m−3，1× 1010 m−3分布し，その上にはH+
3 が～

5× 1011 m−3を占め，高度約 800km以上に分布するH+は～1× 1011 m−3の電離圏
の中でもっとも密度の高い領域を形成している．この結果は，Achilleos et al. (1998)，
Kim and Fox (1994)の結果と良く一致している．熱圏モデルでは高度 3500kmま
で H2が支配的であったが H+

2 は 1× 108 m−3で下層を形成する炭化水素イオン類
よりも少ない．
　数密度と速度の日変化と各イオンごとの生成・消滅量の結果から，H+の日没か
ら日の出にかけて上昇する運動が確認された．このH+の生成にもっとも寄与する
のは H2の光電離反応であり，生成された H+は H+

3 より軽いために上層に分布す
る．また，その領域におけるH+と電子の再結合反応係数が小さいために，電離圏
上部に多量のH+が存在し，明瞭な日変化を示さない．一方，H+，H+

2，H+
3 は，特

徴的な日変化の様相が確認された．特に，H+
3 は，H+

2 からの光化学過程で生成され，
H+

2 に追随した日変化を示した．さらに，電離圏下部では，H+
3 とCH4の光化学過

程によりCH+
5 が生成されるために，CH+

5 はH+
3 に伴って日変化する．また，C3H

+
5

はHe+やCH4，H2などとの連鎖的な反応によって生成される．そのためC3H
+
5 は

He+よりも遅延が見られるが，同様の振る舞いを示す．
　しかしながら，本研究では，Kim and Fox (1994)の電離圏下部モデルよりも少
ない光化学反応式で解いている．大きな違いとして，Kim and Fox (1994)がCH4

のイオン化は光電離反応が最も効くと考えており，CH+
5，C3H

+
5 の形成過程として

さらに多種の反応過程を丁寧に取り入れているの対し，我々はこのうち 1過程しか
取り入れていない．したがってCH+

5，C3H
+
5 の日変化がどれだけ夕方側にシフトす

るか，また，それぞれの数密度は正確かという点については論じることはできず，
改善するためにはKim and Fox (1994)の光化学反応式を全て解く必要がある．
　以下にそれぞれの振る舞いおよび電離圏構造の特徴を考察する．
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●　下層電離圏とその特徴

　磁気緯度 10oの速度分布より，H+
2，H+

3，He+のいずれにも，高度 1500km付近
を境に速度が上向きになるかあるいは下向きになるか変化している．高度 1500km

以上で夜間の上昇運動がH+
2，H+

3，He+で生じていることがわかった．図 3.2では
判りづらいH+の速度も，図 3.8からH+

2，H+
3，He+と同じように振る舞う．

　下層電離圏の構造を支配する力として，圧力勾配力，重力，衝突，両極性電場の
影響について考える．遠心力は下層電離圏ではあまり寄与しないため無視できる．
電子の運動方程式（2.6）において，両極性電場Esは，

Es = − 1

nee

∂Pe

∂s
(4.1)

と表される．状態方程式を用いて書き直すと，

Es = − 1

nee

∂(nekTe)

∂s
(4.2)

が得られる．kはボルツマン定数である．
　H+，He+は正午にそれぞれ高度 500km付近に～5× 106 m−3，1× 1010 m−3の
数密度ピークをもつ．夕方から朝にかけて同高度の数密度は減少する．これはこの
高度で消滅反応が働き，それぞれの層は足元が不安定の状態に陥ることを表してい
る．そこでH+の場合は，夕方に高度 500kmから高度 1000kmでは両極性電場は下
向きに働くため速度が負になり，上層に溜まっていた質量が下へ下へと落ちる．一
方高度 1000km以上では両極性電場は上向きに働き正午に見えていた上向き輸送の
働きが継続する．高高度でH+の両極性電場は重力とほぼ釣り合うため，真夜中で
も沈降現象が小さく上層の質量はその場に留まる．これが図 3.2で日変化しない理
由である．
　He+の場合は，夕方には高度 700kmで数密度減少が著しく高度分布にくびれが
生じる．唯一の生成機構であった光電離反応 R19が働かず日没後は消滅するのみ
である．同時刻に速度がほぼゼロであることから，消滅機構が瞬時に，かつ大量に
効くことが予想できる．そのためH+同様に，He+層の成層不安定を解消するよう
に質量の重いHe+は真夜中には高度 1200km以上で 30 m s−1，朝には高度 1400km

以上で 30 m s−1で低高度から順に下向きに輸送される．高度 500km以下では衝突
の効果が大きいため落下してきた質量はここで溜まる．
　H+

2，H+
3 の数密度日変化が高度 1200km以下で小さく見えるのは，消滅機構が少

ない分，平衡の状態に落ち着く傾向が表れている．

●　光化学平衡の可能性

　図 3.12から論ずる．H+を生成する過程として働くのは，光電離反応R2である．
同じく光電離反応R1も働くが，生成量は 4桁も異なる．これは熱圏大気の主成分
であるH2であることによる．H2の光電離による生成反応R2と，電荷交換反応R7



第 4章 考察と議論 70

の反応率は高高度までほぼ等しい．また，Hの光電離による生成反応と再結合反応
H+ + e→ H+ + H + hν(R6)もほぼ等しい．
　H+

2 は，各反応式を比較するとH+
2 もH+同様，生成反応R9と消滅反応R14，ま

た生成反応 R8，R11と消滅反応 R13は同じ反応率を示す．ここで重要なことは，
H+

2 の消滅反応R14の反応速度が速いため，この反応によりH+
3 が即座に生成され

る．この R14の反応が木星電離圏構造及び諸成分の日変化の様子に影響を及ぼし
ている．
　H+

3 もまた生成，消滅反応率が等しい（R16とR17）．H+
2 と下部熱圏大気の主成

分であるH2との衝突反応による唯一の生成反応R16の生成率は，日没においては
消滅反応R17によって打ち消されることになり，消滅反応R18による消滅率も高
度 600kmでは 108 m−3 s−1と多い．そのため，図 3.3と図 3.4で示したように，H+

2

とH+
3 の日変化は，H+

3 が追随するようにして同じような日変化を示すことになる．
　またHe+も生成反応R19と消滅反応R20の正午における反応率はほぼ一致する．
同様に，CH+

5 では生成反応R24と消滅反応R27が，C3H
+
5 の生成反応R28と消滅

反応R29の反応率はそれぞれよく一致していることが明らかになった．
　しかしながら，H+の消滅反応R7と，H+

2 の生成反応R9の反応係数は，振動温
度に依存していた．本研究のモデルでは，振動温度を Tv = 2000Kと設定してバラ
ンスする構造が保たれているが，Tv = 1800 Kの場合は，どちらも反応率は 1桁以
上減少した．このように，現在用いているパラメータで計算すると得られる準定常
的な構造も，パラメータの設定によっては，電離圏構造を変え得る．

上層電離圏環境とモデリングの可能性

図 3.9から図 3.11は，磁気緯度 60oにおける数密度と速度のプロファイルである．
本研究では，下端境界に境界条件をおきシミュレーションした結果，磁気緯度 60o

では高高度で，H+が最大でおよそ 15 km s−1の速度で上昇下降運動を繰り返すこ
とが確認された．これは木星の上層電離圏ではH+の高速風が吹いていることを示
唆している．磁気緯度 60oでは磁力線はイオ衛星が周回する軌道付近まで伸びてい
る．

　 1500km以上の速度の変化は，正午頃にゼロに収束するように振る舞うが，また
夕方にかけて上昇運動が開始される．正午頃に各イオンとも電離圏の下層でもっと
も多く生成され，これにより，増加した圧力勾配によって夜間にかけて上層に輸送
する振る舞いを再現している．一方，下層では高度 1500kmにも及ぶ静的な環境を
保ち，移流の効果は小さい．

　磁気緯度 60oでの高高度におけるH+（図 3.18），H+
2（図 3.20），H+

3（図 3.22），
He+（図 3.6）の振る舞いを考察する．H+は数密度分布から高度 5000kmまで静水
圧分布している．高エネルギー注入直後，高度 5000km以上で密度上昇が見られる．
密度増加に伴って圧力勾配力によって速度 3 km s−1の上向き輸送が卓越する．通
常は速度ゼロに近い時間帯である．突発的な上向き加速後，数密度の減少を補うよ
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うに重力と両極性電場によって下向きに 3 km s−1で落下するも，落下速度が大き
く，通常の成層状態よりも圧縮されてしまうために，また反動的に上昇運動が起こ
る．この上昇・下降運動が 0.1木星日の周期で，およそ 1木星日続く．
　H+

2 は通常から高度 6000-7000km以上で速度に周期的な変動が見られる．この振
幅はおよそ 0.07木星日の周期で繰り返される．H+

2 は高度 3000km以上では数密度
は 1 m−3以下である（図 3.10）．H+

2 は真夜中に高度 2500km付近に 15 m s−1の上
向き速度をもつようになると，上向き輸送域が日の出には高度 8000kmにまで拡が
る．正午過ぎまでこの傾向が見られ，日没までに高度 500km付近で生成されたH+

2

を圧力勾配力によって持ち上げる．その後は，高度 1000-6000kmの領域では下向
きに速度 15 m s−1で沈降する．高エネルギー降下粒子の注入によって高度 5000km

まで数密度の上昇が見られる．0.3木星日で数密度分布は準定常状態に戻る．速度
場も高高度に見られた振幅が大きくなるが，同程度の時間で回復する．
　H+

3 はH+
2 に追随して数密度の日変化を起こすことは先述のとおりである．速度

場もH+
2 とほぼ同じであり，H+

3 の場合，高度 8000km付近に見られる振幅は 0.3木
星日で均されている．高エネルギー注入によって，下層では数密度が～1011 m−3ま
で上昇する．数密度分布は 0.7木星日で準定常状態に戻る．H+

3 も高度 3000km以
上では数密度は 1 m−3以下である（図 3.10）．圧力勾配力によって 104 km以上ま
で加速されるが重力によって引き戻されることで振幅運動が卓越し，1.75木星日も
継続する．
　He+は高度 4000km以下に存在する．速度場は真夜中から昼間に差し掛かるまで
高度 3000km以上で 15 m s−1以上の上向き速度を持つ．日の出から日没までの間
にも高度 2000kmを中心に 15 m s−1以上の上向き速度を持つ．これはHe+は下層
電離圏では正午にもっとも生成され，日没から日の出にかけて起こる沈降現象（下
層から順に下向きに輸送されていく）によって，上層の成層状態が下層に伝播した
ものである．

　電離圏上層において生成された質量の軽いイオンは，光化学反応による消滅の影
響よりも，力学的輸送による再分布の影響を強く受ける．地球では電離圏で生成さ
れた軽イオンは磁力線に沿って上方に運動し，プラズマ圏を形成する．図 3.10，図
3.11より木星電離圏上層では木星風が卓越する可能性が示された．一方，木星中緯
度の電離圏には高度幅 100000km以上に及ぶ数密度 1 m−3以下のプラズマの希薄な
領域が形成される．本研究では木星の強大な重力と高速自転という環境が生み出す
木星電離圏上層部の様相の一例を初めて示した．

　本研究では，現在もこの課題に対して，重力，遠心力，圧力勾配，その他の加速
機構を考え，高高度の木星電離圏環境に迫ろうとしている．この領域は観測結果は
全くない．本研究では各作用を見積もり，より明確な高高度の電離圏環境を示せる
かもしれない．
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各成分の高度方向の構造を決定する要因

本研究では，木星電離圏の形成過程を議論する上で，パラメータ依存度について
も検証した．

1)　太陽極紫外フラックスに対する依存性

　本研究では太陽活動度依存性を調べるために，太陽極紫外フラックスを換えて実
験を行った．太陽極紫外フラックスに対しH+, He+が明瞭な反応を示している．太
陽極紫外フラックスと諸成分の生成量を比較すると，太陽極紫外フラックスを 6倍
（F10.7 = 50, 300(×10−22 W m−2 s−1)を比較)にすると，He+の密度の増加率は太
陽極紫外フラックスの増加率と一致するが，H+, H+

2 は消滅反応係数が大きいため
に密度増加率と強度増加率は一致しない．
　一方，H+

3，CH+
5，C3H

+
5 は直接太陽光によって生成されているわけではないが，

太陽極紫外フラックスの影響を受けて変動している．これは，H+
3 が太陽極紫外フ

ラックスの影響を受けることに関しては，前述のとおりである．さらに，CH+
5 は

この H+
3 と CH4の光化学過程により生成されるために，結果的に，電離圏下部を

形成する炭化水素イオン類も太陽極紫外フラックスに依存することがわかった．

2)　熱圏大気温度

　中性大気温度は，電離圏形成の源となる熱圏成分の高度分布を決定する．第 1章
で述べたように，熱圏大気温度は未知のパラメータの一つである．しかし，この温
度を 200K程変化させても，電離圏構造はH+の高度 1000-2000kmで違いが見られ
ることを除けば全く変化が見られない．ただし，～800km以上の構造に変化が見
られ，電離圏は上方へ膨らみ背の高い構造になる可能性がある．

3)　プラズマ大気温度

　プラズマ大気温度は，図 3.15の 6通りのシミュレーションを行ったが，全く変化
が見られなかった．
　この 2)，3)の結果からも電離圏下層が光化学平衡であることが示唆される．熱
圏と電離圏では，108 m−3以上，数密度が異なる（図 2.17，図 3.1）．熱圏大気温度
が高くなるとそれに伴い熱圏鉛直分布が背が高高度まで拡がる．生成率は反応係数
と数密度の積で表される量であるから，熱圏鉛直分布の変化に伴って全体的に電離
圏の構造も背の高いものになる．
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4)　夜間電離源エネルギー依存性

　高度～400kmで日変化は夜間電離源の影響を強く受ける．H+
3，CH+

5 はH+
2 の日

変化に依存するため同様の変化を示した．これらは夜間電離源エネルギー量の変化
による影響は小さい．He+とこれから生成されるC3H

+
5 は夜間電離源エネルギー量

の影響を受け，エネルギー量が 1桁減少するとそれに伴い数密度もおよそ 1桁減少
する．H+もHe+，C3H

+
5 同様にエネルギー量に伴い数密度が減少する．H+は夜間

電離源エネルギー量によって，夜間電離圏におけるH+の生成過程が，HとH+
2 の

電荷交換反応になるかH2の光電離反応になるかは夜間電離源エネルギー量に依存
する．
　以上の特徴を得たが，夜間電離圏での光電離反応は昼側電離圏には影響を与えな
い．

高エネルギー降下粒子に対する応答

高緯度における高エネルギー効果粒子に対する応答について述べる．定常状態の正
午時の木星電離圏に 0.01木星日間エネルギーが注入されると，電離圏上部の質量の
軽いH+

2，H+
3，He+は侵入限界高度およそ 300kmから 4000km(H+

2 )，3000km(H+
3 )，

1500km(He+)に及ぶ広い領域で応答を示した．電離圏上部でのこの応答は，エネ
ルギー注入時から瞬時に始まり，電離圏から磁気圏に向かう上昇流が駆動されてい
る．その速度は 15 km s−1にも及び，木星電離圏起源のイオンが磁気圏に向かって
高速で流れ出す木星風の生成機構であると考える．H+

2，H+
3 は 0.03木星日間，He+

は約 0.08木星日間の時間を回復に要した．ただし，H+
2，H+

3，He+の応答は下層か
らの上向きの運動に伴う密度変化の結果であり，CH+

5 とC3H
+
5 とは応答が異なる．

　また，木星熱圏・電離圏にエネルギーが注入されると，H2が電離しH+
2 とH+が

生成される．H+
2 は即座にH+

3 に変化するため，エネルギー注入域では，H+
3，その

下部には CH+
5 と C3H

+
5 が生成される．電離圏下層で CH+

5，C3H
+
5 が約 0.1木星日

時間応答が確認された．
　高エネルギー降下粒子により影響を受ける侵入限界高度はおよそ 300kmであ
る．この高度は，降下粒子 (1− 100 keV) の影響により電気伝導度が上昇する高度
(Millward et al., 2002)と一致する．また，この高度はKim and Fox (1994)が指摘
する炭化水素イオンが多量に存在する高度でもある．
　木星オーロラは赤外・紫外観測により水平構造は明らかになりつつあるが，鉛直
構造は未だ知られていない．HST画像から紫外オーロラの発光高度幅が～2000km

と推測されたが，より高高度で木星電離圏成分は磁気圏起源の荷電粒子によって影
響を受ける．我々のモデルでは 2500kmより上層はH+

2 に代わりH+が主成分とな
る．この高度はH，H2のみ存在する領域である．両成分とも高エネルギー粒子と
反応し，それぞれH+，H+

2 を生成するはずである．
　HST画像のオーロラ発光が経度方向に～80oの広がりを持つためには反応が長く
続く電離圏下層を形成する炭化水素イオン類の応答に着目することが重要となる．
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　詳細な構造については，図 1.4などに見られるような，高度方向に拡がった何層
もの電子密度ピークは再現できなかった．
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　我々は，木星電離圏下部から上部までを磁力線座標系で取り扱う木星電離圏モデ
ルを構築した．
　この木星電離圏モデルは，熱圏中性大気に対して表 2.3.4の光化学反応過程によっ
て，生成されるプラズマ大気を流体的に扱う．これにより質量保存の式と運動方程
式を用いて，H+，H+

2，H+
3，He+，CH+

5 およびC3H
+
5 に対してシミュレーションす

ることができる．

　中性大気では H2 が主成分を占めていたのに対し，電離圏では H+ が主成分で
あった．これは H+ の消滅機構R6の反応が遅く，生成された H+ が溜まる機構が
働くためである．また，H+

3 の生成機構は極紫外線の影響は受けないにも関わらず
密度は日変化を示す．これは H+

3 を生成する H+
2 自身の密度が極紫外線の影響に

よって日変化するため，H+
3 も同様の変化を伴うのである．さらに，このモデリン

グによって木星電離圏の様相が少しずつ見えてきた．これを踏まえて以下にまと
める．

1. 電離圏の主成分は 800km 以下では H+
3，それ以上ではH+が主成分である．

2. H+
3 は H+

2 からの光化学過程で生成され，大きな日変化を示す．

3. H+
3 と CH4 の光化学過程により CH+

5 が生成される．CH+
5 は H+

3 の密度に
強く依存するために H+

3 と共に日変化する．

4. H+ は水素ガスの電離によって生成される．H+
3 より軽い H+ は H+

3 の上層
に分布する．この領域では H+ と電子の再結合係数が小さいため，電離圏上
部に多量の H+ が存在し，明瞭な日変化を示さない．しかし，大気温度の日
変化によって電離圏上部の密度勾配は変化する．

5. 軽いイオンで構成されている木星電離圏は外部からの変動を受けやすく不安
定である．木星電離圏上部に存在する多量の H+ は木星の遠心力に起因する．

6. 木星電離圏の形成過程は高度 1500kmを境に，下層と上層で異なると考えら
れる．特に下層では光化学平衡が成立している可能性が高い．ただし，プラ
ズマ粒子は磁力線方向にほぼ等速度運動しており，静止はしていない．

7. 遠心力が重力より大きくなる領域ではH+は外向きの運動を開始する．この
運動は木星風の一部となると考えられる．
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8. オーロラ粒子の降り込みにより，水素分子ガスの電離から H+
2 が生成される．

H+
2 は即座に H+

3 に変化するために，オーロラ域での主成分は H+
3 ，その下

部には CH+
5 が存在する．

9. 高エネルギー降下粒子注入後，電離圏下部では約 1 時間も反応が持続する
ことが確認できた．このことは図 1.5に見られるイオフットプリントの尾は
C3H

+
5 のような炭化水素によって電流が流れやすい環境が保たれている可能

性を示唆している．

10. イオフットプリントオーロラが高度幅約 2000km 以上に影響が及んでいる.
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