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要旨

　木星の大気環境の成り立ち、大気循環の駆動、そして熱進化は、根源的には木星大気に

おけるエネルギー収支、すなわち日射吸収による加熱と惑星放射 (熱放射)射出による冷

却によって支配されている。これまで、木星のアルベドや宇宙空間への惑星放射の観測に

基づいて大気上端でのエネルギー収支が推定されてきた一方で、直接的な観測データに乏

しい雲頂高度以深におけるエネルギー収支の構造については未解明であった。木星の有効

温度や日射の到達深度を考慮すると、日射の吸収と惑星放射の射出を主に担う高度領域

は、ほぼ雲対流層にあたると考えられる。そこではガスだけでなく雲粒などの固体成分も

放射エネルギーの授受に寄与し、雲対流が放射エネルギー収支に密接に関わっていること

が予想される。

最近、雲形成の微物理を取り入れた雲対流数値シミュレーションや、光化学起源の着色

物質の光学特性データの蓄積などにより、未知な点が多かった雲頂以深の放射活性物質の

分布と光学特性について、現実的な推定が可能となってきた。そこで本研究では、木星大

気における物質分布と光学特性についての最新の理論的・観測的知見を導入した木星表層

大気の一次元放射対流平衡モデルを新たに構築し、木星における放射エネルギー収支の鉛

直構造とその成立過程、中でも特に放射過程と雲対流過程の相互作用について、理論的考

察をおこなう。

放射対流平衡モデルにおいては、成層圏から対流圏にまたがる高度領域 (0.001–100

bar)を対象に、日射と惑星放射をほぼすべてカバーする波数範囲 10–35000 cm−1 につい

て、波数解像度 1 cm−1 の鉛直一次元放射伝達計算を行う。計算には、木星大気に含まれ

る主要な気体成分のほか、3層の雲や成層圏ヘイズおよび紫外から可視にかけての吸収体

(着色物質) の分布と光学特性を取り込み、最下層の温位を固定して、放射平衡にある成層

圏と対流調節が施された対流圏から成る放射対流平衡構造を求める。

放射伝達計算が、現実の木星大気に適用できることを確認するため、唯一の木星大気そ

の場観測を実施したガリレオプローブによる温度分布、物質分布、放射フラックス分布

データとの比較をおこなった。その結果、観測値の不確定性や種々の未制約要素を考慮し

たうえで、惑星放射および日射フラックスデータの基本的な振る舞いはほぼ再現できるこ

とが確認された。

木星の全球平均的な大気構造を推定するため、惑星放射とアルベドの観測スペクトルを

参照した大気成分分布と対流圏温位の最適化をおこなった。観測された惑星放射スペクト

ルと最も整合的な温度構造は、1 bar 面温度を 166 Kとした放射対流平衡構造であり、対

流圏界面高度は 0.4 bar 面に位置する。この高度を対流によって発生する NH3 雲の雲頂

とする。観測された反射スペクトルを最もよく説明できる雲分布は、0.6 bar 付近に質量

混合比の極大を持ち 0.4∼1 bar にわたり分布する NH3 雲、そしてそれぞれより下層に
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混合比極大を持つ NH4SH雲と H2O雲からなる。このとき、アルベドスペクトルはほぼ

NH3 雲の寄与によって決まっており、その全光学的厚さはおよそ 10 (波長 1 µm)、有効

粒径が 0.5 µmであった。このときの雲質量密度分布は、木星雲層の古典的なモデルであ

る平衡雲凝結モデルに比べて千分の一程度であり、これは本研究が参照した雲対流シミュ

レーションから推定される結果と整合的である。また NH3 雲に対して一定の割合で混在

すると仮定した着色物質は全体で 0.06 の光学的厚さ (波長 1 µm)を持つ場合に、アルベ

ドスペクトルの赤化傾向が最もよく再現できる。これにガリレオプローブによる探査から

得られた大気深部重元素混合比を元に熱化学平衡と光解離を考慮した鉛直分布を持つ気体

分布と、光学的に非常に薄い成層圏ヘイズ層を加えたものを、標準大気モデルとした。

標準大気モデルにおいては、雲層は惑星放射の中心波数帯では光学的に薄く、5 µm帯

を除いて、ほとんど放射を遮らない。他方、短波放射に対しては有効な散乱体としてはた

らき、木星のアルベドを顕著に引き上げる効果を持つ。雲の無い成層圏では H2 ガスによ

る放射冷却と CH4 ガスによる日射加熱により放射平衡が保たれるが、雲がある対流圏で

は雲頂付近において H2 ガスに加えて NH3 ガスによる放射冷却も強く寄与し、CH4 ガス

及び着色物質による日射加熱を卓越している。ここで放射冷却が卓越することで、対流不

安定が励起され雲対流が駆動されると解釈できる。

標準大気モデルの構造に基づき、木星表層大気におけるエネルギー収支を大局的に表す

4 層モデルを新たに提案する。これは成層圏を、温度極小高度を境に上部成層圏と下部成

層圏に、対流圏を放射冷却率の大きい上部対流圏とより深部の下部成層圏に分けるもので

ある。特に上部対流圏は、太陽放射の吸収と木星から宇宙空間への惑星放射の大部分を担

い、正味の冷却と大気深部から汲み上げられた気塊からの潜熱解放が生じていることで特

徴づけられ、雲対流のみならずより大規模な大気循環のエンジンとみなすことができる。

放射冷却と潜熱加熱のバランスから雲対流の間欠周期が決まるとすると、現実の木星にお

いて観測されている積雲形成の周期 ( 3–10 年, Fletcher et al., 2011)を説明するには、太

陽組成比の 13 倍以上の大気深部 H2O 混合比が必要である。これは標準大気モデルより

2倍以上大きな混合比だが、H2Oは大気深部で凝結するため、この程度まで混合比を上昇

させても、今回考慮した波長域でのアルベドおよび惑星放射スペクトルにはほとんど影響

しない。
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第 1章

イントロダクション

1.1 研究の狙い

木星は太陽系最大の惑星であり、他の惑星系にも普遍的に存在することが確認されつつ

ある巨大ガス惑星の代表格と言える天体である。木星は、地球のもっともそばに位置する

巨大ガス惑星であることから、このタイプの惑星の中で、観測的知見が最も豊富に得られ

ている天体である。特にその表層大気システムの理解は、地球を含む他の惑星の大気シス

テムとの比較から、それらの共通性や、個々の特殊性を浮き彫りにするのみならず、系外

惑星を含む他の巨大ガス惑星の観測結果の解釈にも有用な参照知見を提供する。

明確な地表面を持たない巨大ガス惑星では、表層大気が、惑星放射 (熱放射)の宇宙空

間への放出や、中心星放射の吸収など、外界との放射エネルギーの授受を担う場となって

いる。表層大気におけるエネルギーの授受は、深部も含めた大気・ガスエンベロープの運

動を引き起こしていることはもちろん、天体の形成時からの熱進化をも規定している。

観測的知見に富む木星は、巨大ガス惑星において、外界との放射エネルギーの授受がど

のようになされているのか明らかにするのに、最も適した天体である。しかしながら、あ

る特定の波長帯や、木星表面のある特定の領域に着目するなど、断片的な研究は多数ある

ものの、木星全球を対象に、短波・長波全体のエネルギー授受の決定機構について統一的

に明らかした研究は存在しない。その理由の一つに、放射エネルギーの授受に著しく影響

する雲層の振る舞いや構造がよくわかっていなかったことが挙げられる。

しかし最近、木星の雲対流の直接シミュレーションが可能になり、無数の雲塊の生成・

消失の結果決まる雲対流層の統計的平衡構造が明らかになってきた (Sugiyama et al.,

2014)。このモデルでは、放射強制は簡略化されているものの、種々の凝結性ガス成分や

雲粒の平均的な鉛直分布が得られている。これを、観測から制約されている木星の大気組

成に加味し、木星の惑星放射スペクトルとアルベドスペクトルの観測を再現する大気構造

を求めることで、木星上層大気における放射エネルギーの授受がどのように決まっている
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のか明らかにすることができると期待される。

そこで本研究では、木星表層大気の放射対流平衡数値モデルを新たに構築し、木星の観

測的・理論的知見と整合的な大気構造の推定を行う。そして宇宙空間への惑星放射と日射

の吸収・散乱・射出に対する各大気成分の寄与と雲対流の役割を明らかにするとともに、

放射過程と雲対流過程を結ぶ大気の加熱・冷却の仕組みについて、理論的考察をおこなう。

1.2 木星におけるエネルギー収支の観測的制約

木星全体のエネルギー収支についての基本的な情報は Pioneer, Voyager, および

Cassini によるフライバイ観測から得られている。Pioneer 10/11 による観測 (Ingersoll

et al., 1975) では、木星の惑星放射量は 13.8 ± 1.4 W/m2 と推定された。Pioneer で

の観測と Voyager に搭載された IRISでの観測を組み合わせたデータ解析 (Hanel et al.,

1981) ではより詳しい推定が行われており、木星全球のボンドアルベド (0.343 ±0.032)

と総惑星放射量 (13.6 ± 0.14 W/m2) が示され、日射吸収量との不均衡から内部熱流量

(5.44 ± 0.425 W/m2)が推定されている。また Cassini による赤外観測でも惑星放射量

が得られており、全球平均で 14.1 ± 0.02 W/m2 と見積もられている (Li et al., 2012)。

以上のエネルギー収支を視覚化したものが図 1.1である。

このような惑星放射の射出や、日射の吸収は、成層圏下部から対流圏上部にかけての上

層大気で主に生じている。しかしながらこれがどう決まっているのか、具体的には物質・

温度分布や雲対流活動とどう関係しているのかについては不明な点が多い。

木星上層大気のエネルギー収支の決定機構に取り組んだ数少ない先行研究のうち、最近

のものの一つが Zhang et al. (2015) である。彼らは木星成層圏のガスとエアロゾルの鉛

直分布をメタンバンド観測と光化学モデルを用いて推定し、それらと温度分布の観測的制

約から、各大気成分の成層圏の加熱・冷却への寄与について調べた。その結果、木星への

日射のうち 0.9 W/m2 がガス、0.7 W/m2 がエアロゾルによって吸収されることで成層

圏に加熱をもたらし、一方でガスとエアロゾルがそれぞれ 1.4 W/m2、0.2 W/m2 の放射

冷却を起こすことにより日射加熱との平衡が実現していると推定した (図 1.2)。

これらの日射および惑星放射の吸収・射出は木星全体の熱収支の 10%程度であり、こ

れだけでは全球的なエネルギー収支を説明できない。Zhang et al. (2015)では、残りの

エネルギーについては成層圏より下の「雲層」によって吸収・散乱・射出されることによ

り、全体的なエネルギー収支が実現されているとしている。ただし彼らはこの「雲層」を

成層圏の放射伝達の境界条件として扱い、半無限均質雲層としてその寄与を表現している

にとどまる。

力学的に安定な成層圏での温度構造を調べるためエネルギー収支や放射平衡を解いた研

究は他にもいくつか存在するが (e.g., Kuroda et al., 2014 )、下部の雲層までを含めた大
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図 1.1 木星におけるエネルギー収支 (Read et al., 2016)。

図 1.2 Zhang et al. (2015) が示した木星成層圏におけるエネルギー収支。
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気全体のエネルギー収支を解析した研究は無い。

1.3 木星における雲対流

大気のエネルギー輸送を考察する上で欠かせないのが鉛直雲対流である。エネルギー輸

送における対流の影響は、大気深部からの顕熱と潜熱の輸送そのものと、雲形成による光

学活性物質分布の制御がある。雲形成については、Weidenschilling and Lewis (1973)に

よって提案された ECCM (Equilibrium cloud condensation model) が最も基本的な理

論的枠組みとして知られている。このモデルでは、木星大気が太陽に似る元素組成を持つ

ことと、雲形成が対流圏で起きていることを仮定したうえで、木星の断熱温度分布に沿っ

た各分子種の凝結高度を見積もる。その結果は、木星では NH3、NH4SH、H2Oの 3種類

の雲が形成されることを示す (図 1.3)。

図 1.3 Atreya et al. (1999) が示した木星大気における雲構造。

このうち NH3 雲と H2O雲は純物質の凝結、一方で NH4SHは NH3 と H2Sの化合に

よって形成される。それに対し重元素化合物として豊富に含まれる CH4 は、木星の大気

環境下では凝結しない。ECCMによって示された 3層の雲の概念は広く受け入れられて

おり、例えば観測スペクトルの解釈でも、しばしば雲高度の推定に用いられている (e.g.,

Banfield et al., 1998)。しかし ECCMで見積もられた雲水量分布については、降水によ

る除去が無視されているため過大評価になっている可能性が高い。実際、この雲水量分布

を用いて放射モデル計算をおこなうと、現実の木星よりも惑星放射が抑制され、またアル
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ベドも高くなる (図 4.2, 図 4.3)。これは ECCMから推定される雲水量が、実際に過剰で

あることを裏付ける。

木星大気のおける雲粒形成、移流、消失を大気運動ととともに解き、より現実的な雲水

量を求めた研究が Sugiyama et al. (2014)である。彼らは、2次元流体力学コードを用い

三種類の雲の形成を組み込んで、長時間の湿潤対流シミュレーション (Sugiyama et al.,

2014)を実施した。その結果によれば、平均的な雲水量は ECCMを用いた推定よりも数

桁小さく、また、木星湿潤対流は二つの異なるフェイズが交互に繰り返す (図 1.4)。フェ

イズの一つは雲密度が小さく雲活動サイクルの 90% 以上の時間を占める静穏期 (Quiet

period)、もう一つは短期間で突発的に積乱雲が形成される活発期 (Active period) であ

る。このような間欠性は、放射冷却による力学的不安定性の励起と、雲凝結に伴う潜熱解

放加熱のバランスにより理解できる。すなわち、対流圏上部で大気の放射冷却が進行する

と、あるタイミングで下層大気との不安定性層を解消するための強い積雲対流が発生す

る。このときの潜熱解放によって大気が加熱され、安定な成層構造になるため、その後し

ばらくの間は静穏期が続くという仕組みである。この仕組みからは、対流圏の放射冷却速

度が、雲対流の様相を決める大きな要因となることがわかる。

図 1.4 Sugiyama et al. (2014) が示した木星大気における雲構造の時間変化。

1.4 Galileo プローブによる大気放射場観測

大気中における大気放射場の情報を得るには、その場観測が適している。木星大気での

その場観測は、ガリレオ探査機が投下した大気プローブ観測が唯一の例となっている。
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探査機 Galileo は 1989年 10月に打ち上げられ、1995年 12月 7日に木星周回軌道に

到着して木星観測を開始した。大気突入プローブはこれに先立つ 1995年 7月に探査機本

体と分離され、周回軌道投入と同日に木星大気に突入した。プローブは木星大気突入から

57分間にわたって投下地点の大気に関する観測データを送信した (Seiff et al., 1998)。

ガリレオプローブは 7つの測器を搭載し、降下中に温度・圧力・大気組成・散乱体・放射

フラックス・雷放電の観測をおこなった。これらの中で、本研究が着目している放射エネ

ルギー輸送と特に関係するのが放射フラックス観測である。フラックス観測は Net Flux

Radiometer (NFR)によっておこなわれた。NFRはガリレオプローブの側面に搭載され

ており、プローブ本体の回転および振り子運動の影響を受けながら、上下方向それぞれの

放射フラックスの一部を観測した (Sromovsky et al., 1998)。

この NFRの観測データの解析をおこなったのが Sromovsky et al. (1998) である。こ

の論文では、補正された観測データおよび解析用の大気モデルを用いたデータ解釈の結果

が示されている。その一例が放射冷却率分布である (図 1.5)。この解析は現時点で木星大

気内部の放射場の直接観測から求めたものとしては唯一のものである。Sugiyama et al.

(2014) の雲対流数値シミュレーションでは、この放射冷却率分布に基づき放射強制がパ

ラメータ化されている。しかし、プローブ観測は局所的・一時的なデータであり、それが

木星の一般的な対流運動を考察するのに適しているのかどうかは吟味が必要である。

1.5 本論文の目的と構成

木星大気中のエネルギー輸送を調べるためには、まずは木星大気における放射伝達過程

を解く放射モデルが必要となる。木星大気を対象とした放射モデルはいくつか開発されて

いるが (e.g., Banfield et al., 1998)、大規模なモデルであるため、それらの内部構成や計

算原理をきちんと把握しつつ、自在な設定を与えた計算を行うことは難しい。

本研究の目的に沿って大気内での放射エネルギー輸送を解くには、日射と惑星放射をカ

バーする十分な波長範囲、加熱や冷却に寄与する吸収線を分解する波長解像度、そして全

ての波長について十分な光学的深さをカバーする高度範囲の確保が必要である。それと同

時に、日射や惑星放射の吸収や散乱に関係する全ての大気成分の光学パラメータを与えな

ければならない。

そこで本研究では、まずこの条件を満たす木星大気放射モデルの開発をおこなった (第

2 章)。それが現実の木星大気に適用可能であることの検証も兼ねて、第 3 章ではガリレ

オプローブに搭載された放射計 (NFR, Net flux radiometer)の観測データと、本放射モ

デルを用いて投下地点における放射場を再現した計算結果の比較をおこなった。続く第 4

章では、この放射モデルを使って全球惑星放射スペクトルとアルベドスペクトルを再現す

るのに最適な標準大気モデルを構築する。第 5 章では、こうして得られた標準大気モデ
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図 1.5 Sromovsky et al. (1998) が示したガリレオプローブ投下地点における正味上

向き惑星放射フラックスと放射冷却率の分布。
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ルから放射冷却率プロファイルを導き、日射や惑星放射の吸収や散乱、射出が大気中のど

の高度で、どの成分によって行われているかを解析する。第 6章では、本研究で明らかと

なった木星エネルギー収支の全体像を示したうえで、得られた放射冷却率プロファイルを

利用し、放射と対流の相互作用過程の一端である雲対流周期について議論する。第 7章で

は、以上のモデル計算の結果と考察・議論についてまとめる。付録では、各モデルの定式

化の詳細について述べる。
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第 2章

木星大気放射モデル

本研究で開発した鉛直 1 次元放射伝達モデルは、木星大気を想定した温度と大気成分

(気体および凝結物等の粒子) の高度分布をを与えた平行平板大気に対して放射伝達過程

を解くものである。このモデルは大きく分けて光学パラメータ計算と放射伝達計算の 2つ

のセクションからなる。光学パラメータ計算では、各大気成分の吸収および散乱に関する

光学特性のデータに基づいて、これらの成分を含んだ大気層が各波長においてどのような

光学パラメータを持つかを計算する。放射伝達計算では、前セクションで得られた光学パ

ラメータを用いて、放射伝達過程を数値的に解く。

本章では、上記の計算をおこなうために必要なモデルの基本設定、光学パラメータ計算、

そして放射伝達計算の概要について述べる。定式化の詳細については付録 Aに記述する。

2.1 基本設定

本モデルが対象とするのは木星のごく表層の大気であり、木星半径に比べ十分に薄い領

域であるため、平行平板大気を仮定する。また、局所熱力学平衡および静水圧平衡を仮定

する。重力加速度には、木星が高速で自転し楕円体となっていることを考慮した。惑星探

査機の軌道観測から求められた重力ポテンシャル係数 (Guillot et al., 2005) を元に各緯

度における重力加速度を求め、その全球平均値 25.16 m s−2 を標準値として用いた。た

だし、次章で示すガリレオプローブ投下地点の大気構造を想定した放射計算では、投下地

点が赤道付近であったことから赤道における重力加速度 23.10 m s−2 を用いている。

本モデルで計算する高度範囲は、成層圏から上部対流圏を想定し 0.001–100 bar の圧力

範囲に相当する。0.001 bar より上層には、H2, He のほか CH4 の光解離などによって形

成された炭化水素類が分布していると考えられている (e.g., Zhang et al., 2013)。しかし

柱密度が低いため、このような上層大気は全ての波長に対してほぼ透明であり、一部の吸

収線を除いて放射伝達過程にはほとんど寄与しない (e.g., Kuroda et al., 2014)。本研究
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の目的は波長積分した全放射エネルギー輸送のモデリングであることから、極低圧の大気

層の影響を無視する。また 100 bar よりも下層は、全ての波長に対して 1 より十分大き

な光学的深さを持つ。したがって宇宙空間への惑星放射 (熱放射)の射出や太陽放射の散

乱は、これよりも上層で起こる。さらに、このような高圧領域では光学的深さが深度とと

もに急激に増加するため、ある大気層から射出された惑星放射はごく近傍の大気層に再吸

収され、正味の放射エネルギー輸送はほぼゼロとなる (5.2 節参照)。よって本研究では、

100 bar を計算領域下端とした。本モデルでは、グリッド間の気圧差が対数スケールで等

間隔になるように 501グリッド (500大気層)に分割した。この分割数は、各大気層の光

学的厚さが十分小さく、放射伝達過程が正確に計算でき、なおかつ計算コストが過大にな

らないように設定した。

本モデルでは日射と惑星放射を十分にカバーできるよう、扱う波数範囲を 10–35,000

cm−1(> 0.3 µm)としている。この波数範囲は、日射によるエネルギーの 99 %以上を含

む。波数解像度については、原則として 1 cm−1 とし、必要に応じて 0.01 cm−1 から 10

cm−1 の間で適宜設定する。

2.2 光学パラメータ計算

大気層の光学特性は光学的厚さ τ・一次散乱アルベド ω・非対称因子 g によって記述さ

れる。これらの光学パラメータは、大気に含まれる気体成分と Mie 散乱粒子 (雲・ヘイ

ズ・着色物質)による寄与を足し合わせることにより求められる。

2.2.1 気体による吸収・散乱

気体による放射の吸収については、衝突誘起吸収と線吸収を導入する。衝突誘起吸収

は、分子同士が衝突した際に一時的な極性を生じ、電磁波と相互作用を起こすことによっ

て引き起こされる吸収である。衝突誘起吸収は線吸収に比べて弱いが、木星大気のように

厚い大気環境では、H2 も赤外波長において顕著な幅広い連続吸収をもたらす。本モデル

では、大気の大部分を占める H2 および Heによる衝突誘起吸収を考慮した (付録 A.1.1)。

これらの衝突誘起吸収は 20–30 µm 帯に最も強いピークを持っている。木星の輝度温度

は 125 K ほどであり、その黒体放射のピークは 40 µm にくることから、この吸収は木星

の惑星放射に強い影響を与えている。

線吸収は、大気成分分子が振動や回転などのエネルギー準位に対応した電磁波を吸収す

ることで生じる。吸収が起きる波長は分子種ごとに違い、また吸収強度は温度に依存す

る。さらに、吸収線形は温度・圧力に依存する。本モデルでは、光学パラメータ計算に先

だって H2O, CH4, NH3, H2S, PH3, C2H2, C2H6 の分子一個当たりの吸収係数を Line
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by line 計算から求め、その結果を波長・温度・圧力を引数とするデータテーブルとして

作成している (付録 A.1.2)。光学パラメータ計算の際は、このデータテーブルから各大気

層の温度・圧力に応じて吸収係数を内挿することで、線吸収の効果を与えている。各分子

種の吸収線データについては、表 2.1に示すデータベースおよび論文から引用した。

表 2.1 線吸収データの参照元

分子種 文献

H2O, CH4, NH3, C2H2, C2H6, H2S, PH3 HITRAN2012

CH4(>7800 cm−1, 低温低圧条件下) Karkochka and Tomasko (2012)

CH4(10,000 cm−1 付近, 高温高圧条件下) Beguier et al. (2015)

NH3(HITRANデータの無い波数帯) ExoMol (Yurchenko et al., 2011)

気体による散乱については、レイリー散乱を導入する。木星大気におけるレイリー散乱

は、H2 および Heによるものが支配的である。その散乱特性の記述には、以下の近似式

(Taylor 2004, pp.81)を用いた。

τR/P = 0.0083(1 + 0.014λ−2 + 0.00027λ−4)λ−4 (2.1)

ここで τR は大気上端からのレイリー散乱による光学的深さ、λは波長 (µm)、P は圧力

(bar)である。

2.2.2 粒子による吸収・散乱

粒子による吸収と散乱については、ミー理論に基づき計算する。ミー理論では、複素屈

折率と粒径から粒子の消散断面積、一次散乱アルベド、散乱光の位相関数、非対称因子を

求めることが出来る。本モデルでは、それぞれ NH3 ice, NH4SH, H2O ice からなる雲粒

子、着色物質粒子、および成層圏ヘイズ粒子について、光学パラメータを求めた。数値計

算手法は Bohren and Huffmann (1983) による (数値コード提供ははしもとじょーじ氏)。

NH3, NH4SH, H2Oは、木星上部対流圏で凝結することが予想される分子種であり、こ

れらの物質からなる雲粒は木星における主要な日射散乱体であると考えられている (e.g.,

Weidenschilling and Lewis, 1973)。

着色物質 (Chromophores)は、純粋な雲粒子では説明がつかない、可視から紫外にかけ

ての木星アルベドスペクトルが短波長側ほど低下すること (赤化)を説明するために導入

する物質である。そうした物質の存在なしに、アルベドの赤化の説明は困難である一方、

その組成や形成過程、性質や分布については不明な点が多い。しかし近年になって、アル

ベドスペクトルの赤化を説明できる物質を、木星環境を模した室内光化学実験により合成

した研究が発表されている (Carlson et al., 2016)。
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成層圏ヘイズは、 10 mbar 付近に分布することが観測から示唆されており、CH4 の光

分解とその後の一連の光化学反応により生成される炭化水素化合物である可能性が示唆さ

れている (e.g., Zhang et al., 2013)。

本研究では、いずれの粒子も完全球形を仮定し、それぞれ単一の物質からなるものと

仮定する。雲粒子の有効粒径については、唯一の木星大気その場観測であるガリレオプ

ローブ観測において Nephelometer から得られた粒子サイズを参照した (Ragent et al.,

1998)。この観測結果はプローブ投下地点の局所的なデータであるが、他の各種観測に基

づく粒径推定 (e.g., Simon-Miller et al., 2001) と概ね整合的であり、なおかつ高度別の

推定値が示されていることから採用した。着色物質および成層圏ヘイズの光学パラメータ

については、それぞれについて詳しい解析をおこなった Sromovsky et al. (2017) および

Zhang et al. (2013) の解析結果を用いる。各粒子の粒径分布は以下の式で決まる対数正

規分布を採用する。

v = exp

(
−1

2

(
log(R/Re)

log(Rd)

)2
)

(2.2)

ここで v は粒子数比, Rは対象粒子サイズ, Rd は粒径分布パラメータであり、本研究では

1.3を仮定した。用いる粒径パラメータと分布パラメータは表 2.2に示す。これらの粒子

の消散係数, 一次散乱アルベド, 非対称因子については 図 2.1, 図 2.2, 図 2.3 に示してい

る。これらの粒子の鉛直分布は大気モデル毎に決めるため、それらの詳細については各節

に示す。

表 2.2 Mie散乱粒子のパラメータ

粒子種 複素屈折率のソース 有効粒径 Re

NH3 Howett et al. (2007) 0.25–0.75 µm

NH4SH Martonchik et al. (1984) 3 µm

H2O Warren (1984) 10 µm

着色物質 Sromovsky et al. (2017) 0.1 µm

成層圏ヘイズ Zhang et al. (2013) 0.2 µm

2.2.3 大気層の光学パラメータ

以上の各成分による寄与の総和により、各大気層の光学的厚さ τ は以下の式で定義さ

れる。

τ = τCIA + τLA + τR + τM (2.3)
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ここで τi は、それぞれ衝突誘起吸収 (CIA), 線吸収 (LA), レイリー散乱 (R), ミー散乱

(M) による光学的厚さを表す。さらに、大気層の一次散乱アルベド (ω) と非対称因子 (g)

は次式で定義される。

ω =
τRωR + τMωM

τ
(2.4)

g =
τRωRgR + τMωMgM

τω
(2.5)

ここで ωi、gi はレイリー散乱 (R)、ミー散乱 (M) の一次散乱アルベドと非対称因子を表

す。なお、レイリー散乱の一次散乱アルベドは 1、非対称因子は 0である。

2.3 放射伝達計算

温度や物質の鉛直分布と光学パラメータを用いて放射伝達計算を行う。本研究では、

DCPAM (https://www.gfd-dennou.org/library/dcpam/index.htm.ja) の放射伝達計算

モジュールを用いて、各大気層を通過する放射フラックスの鉛直プロファイルを計算し

た。この放射伝達計算モジュールは、広く用いられている Toon et al. (1989) による放

射計算スキームに基づいており、日射伝達計算モジュールと惑星放射伝達計算モジュール

からなる。

日射伝達計算モジュールは、二方向近似法 (Two stream method)を用いて大気上端か

ら入射してくる日射の吸収と散乱を解く。ここでは大気層からの射出は無視する。この計

算では、大気各層の光学パラメータの他に、大気上端に入射する太陽光フラックスとその

入射天頂角を与える。また散乱光の方位角依存性は無視し、天頂角依存性については、ル

ジャンドル多項式展開の二次以降の項を無視するエディントン近似を用いている。一方で

惑星放射伝達計算モジュールは、二方向近似放射源関数法 (Two stream source function

method)を用いて大気下端 (地表)および大気層自身による放射の吸収と射出を解く。こ

の計算では、境界条件として大気下端から上向きに入射するフラックスを拡散近似を用い

て与えた。また散乱の近似として半球平均近似 (Hemispheric mean approximation) を

用いている。本モデルでは、全波数に対して日射伝達計算モジュールを用いる一方で、惑

星放射伝達計算モジュールについては計算コストを省くために 5,000 cm−1 以下の波数に

対してのみ用いた。したがって、 0–5000 cm−1 では日射と惑星放射の両方を計算して上

向き・下向きフラックスを求めており、上向き同士・下向き同士の和から総フラックスを

得ている。なお、木星の有効温度は 125K 程度であり、これより高波数における惑星放射

の寄与はほとんど無いことから、高波数での惑星放射計算を省略することによる惑星放射

量の切り捨ては無視できる。
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ガリレオプローブ投下地点の大気放

射場再現計算

本章では、前章で示した木星大気放射モデルにガリレオプローブ投下地点 (GPES :

Galileo Probe Entry Site)の大気構造を与えて放射伝達計算をおこなう。そしてプロー

ブ観測による大気放射場の実測データとの比較をおこない、木星大気放射モデルの妥当性

について検証する。そのうえで、プローブ観測結果の解釈について、本モデルに基づいた

再考を行う。

3.1 ガリレオプローブ投下地点の物質分布と気温分布

3.1.1 物質分布

3.1.1.1 気体

GPES の大気深部の気体混合比は 表 3.1 のとおり与える。これらの値のうち、CH4

と H2Sはガリレオプローブに搭載された Galileo probe mass spectrometer (GPMS) の

解析結果 (Wong et al., 2004)、NH3 と H2Oは Net flux radiometer (NFR)の解析結果

(Sromovsky et al., 1998)に基づく。凝結高度付近では凝結性成分の存在比が大きく変化

するものと期待される。GPES での気体の鉛直分布についてはフラックスプロファイル

のフィッティングで求めた NH3 および H2Oの分布 (Sromovsky et al., 1998) が知られ

ているのみである。そのため、本研究でもこの NH3 および H2O の鉛直分布を導入する。

Wong et al. (2004) と大気深部での混合比の推定値に差があるが、大気深部はいずれの推

定値を採用しても、十分光学的に厚いため、放射場への影響は限定的である。

H2Sも凝結成分であるが、その鉛直分布に関する観測データおよび解析は存在しない。

H2Sは NH3 と化合し、NH4SHを作ることで凝結する。そこで、GPMS観測で得られた
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大気深部での H2S混合比と NFR観測で求められた NH3 混合比を元に、熱化学平衡計算

から H2S分布を推定する。以下の平衡式を用いて計算する (Irwin 2009, eq. 4.49)。

log(pNH3) + log(pH2S) = 34.15− 10833.6

T
(3.1)

ここで pNH3 と pH2S はそれぞれ NH3 と H2Sの分圧 (bar)である。

PH3 はプローブでは検出されていないが、もし太陽組成比程度だったと仮定しても検出

限界以下となる (Wong et al., 2004)。そこで本研究では、PH3 が無しの場合、比較的精

度良く存在比が得られている CH4 に倣い、太陽組成比の 5 倍の存在比 (2.0×10−8)の場

合、そして Cassini の観測から示唆されている全球平均的な値 (1.0×10−8, Irwin, 2009)

の場合の 3 ケースに分けて、その影響を考察する。PH3 は凝結はしない一方で、光分解を

受け 1 bar より上空では存在量が減少すると考えられている (Kaye and Strobel, 1983)。

よって、Voyager による大赤斑の分光観測から得られた PH3 分布推定 (Griffith et al.,

1992)を参照し、1 bar から 0.1 bar の間で混合比が 2.8×10−8 まで減少すると仮定して

計算する。

このほかに、成層圏で CH4 を材料とした光化学反応により形成される C2H6 および

C2H2 を導入した。これらの分子種もプローブ観測では検出されていないため、Zhang et

al. (2013) が示した緯度別分布を元に全球平均的な分布を仮定して与える。ただしこれ

らの分子種による放射への寄与は限定的である。以上の気体分布を示したのが 図 3.1 で

ある。

表 3.1 GPES大気モデルにおける大気深部組成 (体積混合比)

分子種 GPES大気モデルでの混合比 Wong et al. (2004) での推定値

H2O 6.83 ×10−4 > 4.2 ×10−4

NH3 2.49 ×10−4 5.74 ± 2.54 ×10−4

CH4 2.04 ×10−3 同左

H2S 7.7 ×10−5 同左

PH3 0 検出無し

1.0×10−6 (Cassini)

2.2×10−6 (5 × solar)

3.1.1.2 雲・着色物質分布

雲については、 Nephelometer の観測では 0.45–0.55 bar, 0.76–1.34 bar, 1.65 bar 付

近に散乱体が存在していたとされているものの、それは極めて希薄であったことを示す
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(Ragent et al., 1998)。また、NFR 観測では雲が存在した場合に期待されるフラックス

変化が見られなかったことから、雲はほとんどなかったか、あったとしてもごくわずかで

あったと示唆されている (Sromovsky et al., 1998)。よって本モデルでは、雲無しを仮定

して計算をおこなう。また、可視から紫外にかけてアルベドを低減させている着色物質に

関しても、GPESにおいてどう分布していたかを示す研究は無い。そこで本モデルでは着

色物質も無しとして計算を行い、この場合の日射フラックスが実測値と整合的かどうかを

調べる。

3.1.1.3 成層圏ヘイズ分布

成層圏ヘイズについては、プローブの粒子観測が高度 0.45 bar から開始されているた

め、成層圏ヘイズが存在するとされる 10 mbar から 100 mbar にかけての分布は不明で

ある。そこで、成層圏ヘイズの観測的制約を示した Zhang et al. (2013) の結果を導入す

る (図 3.2)。彼らは Cassini VIMS の観測と地上観測のデータを用いて、木星の各緯度に

おけるヘイズの光学特性と鉛直分布の推定を行った。ガリレオプローブの投下地点は北緯

5◦ なので、Zhang らが示した低緯度でのヘイズの光学特性と高度分布を用いた。なお、

これらのヘイズは光学的に薄いため、その有無によってフラックス分布が顕著な影響を受

けることは無い。

3.1.2 温度分布

GPES 大気モデルの温度分布として、ガリレオプローブに搭載された Atmosphere

structure instrument (ASI) の観測で得られた温度-圧力プロファイルを用いる (Seiff et

al., 1998,図 3.3)。このデータはNASA Planetary Data System ( https://pds.nasa.gov/

)にて公開されているものであり、本モデルで用いている大気層のグリッドに合わせて内

挿を行った。ただし PDSで公開されているデータは、大気下層については観測値そのも

のではなく観測にベストフィットする断熱温度プロファイルを用いていることに注意が必

要である。また、データの無い 30 barより下の大気に関しては、30 bar の温度を元に断

熱温度分布を与えている。

3.2 観測値との比較

NFRが観測した各チャンネルでのフラックスプロファイルと、放射モデルに GPESの

物質分布と温度分布を与えて計算したフラックスプロファイルの比較を示す。比較用の計

算結果は NFRの各チャンネルの感度 (Sromovksy et al., 1998)を乗じて求めた (図 3.4)。

まず、惑星放射 (熱放射)を観測したチャンネル A, Cおよび Dについて、モデル値と
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観測値を比較する (図 3.5, 図 3.6,図 3.7))。各チャンネルはそれぞれ異なる波数範囲に感

度を持っており、チャンネル A は惑星放射全体、チャンネル C は 5 µm 大気窓波長帯、

チャンネル D は惑星放射スペクトルのピークである 25 µm 帯の惑星放射を測定してい

る。ここで比較するのは、それぞれのチャンネルにおける正味上向き放射フラックスの高

度プロファイル (Sromovsky et al., 1998)である。

3つの惑星放射チャンネルのうち、Dは PH3 量に関わらずモデルプロファイルと観測

が 2 barより下でおおむね一致した。一方で、2 bar より上ではモデル値が観測値よりも

最大で 0.5 W/m2 程度大きくなっている。その原因は不明であるが、深部に向かうほど

観測フラックス値の振れ幅も小さくなっていることから、観測開始直後では、観測器の姿

勢変化などにより、純粋な上下方向の惑星放射フラックスを計測できていなかった可能性

が考えられる。

Aおよび Cチャンネルも似たプロファイルとなっているものの、Dに比べて大気深部

でのずれが目立つ。このうち Cチャンネルは PH3 の量に関わらずモデル計算の方がより

深部にフラックスピーク値が来ているが、その絶対値は PH3 量に依存して大きく変化し

ている。これは、上部大気における 5 µm 帯の opacity が現実の大気より小さく見積も

られており、より下層からの放射が大きくなっている可能性を示すとともに、その放射量

は深部大気の微量ガス組成比によって大きく影響を受けることを表している。深部でのフ

ラックス観測値を PH3 量で説明する限りでは、観測値に最も近いのは Cassini 観測で示

された PH3 混合比である。ただし数 bar 以深では H2Oなども不定性が大きいことから、

フラックス観測値の変化が PH3 だけによるものかは議論の余地がある。

Aチャンネルは全ての惑星放射を含んでいるため、Cおよび Dチャンネルでのずれも

内包している。A, Cのモデルフラックスからは、大気深部でのフラックスはほぼ Cチャ

ンネルで説明できることが示唆されるが、観測では A, Cでピーク高度およびフラックス

値がずれている。これが大気深部の物質分布不定性によるものか、あるいは観測解析に起

因するものかは不明である。なお、ここに記載した観測データは数値データではなく論

文中の図から抽出したものであるため、作図ミスの可能性があることも留意する必要が

ある。

大気上部での Aチャンネルのフラックス値は、C, Dチャンネルでは感度の無い 5–10

µmあるいは 30 µm以上の波長帯からの惑星放射の寄与も無視できないことを示す。そ

の一方で、モデルと観測のずれは PH3 を含むモデルではおおむね Dチャンネルと同程度

であることから、両者のずれは 25 µm帯のピーク惑星放射量に起因していることがわか

る。PH3 を含まないモデルでは Aチャンネルの観測と差があるが、これは大気深部の不

透明度が低いために深部からの惑星放射がずれを助長していると考えられる。

各惑星放射チャンネルの観測を元に、大気モデルを仮定することで Sromovsky et al.

(1998) では全惑星放射フラックスの推定を行っている。それと本モデルでの全惑星放射
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フラックスを比較したのが図 3.8である。この比較では、0.4–2 barではほぼ Sromovsky

et al. (1998) と同様の結果が得られた。これより上の高度では数W/m2 のずれが生じ

ているが、この高度は観測されていないため実測値との比較にはなっていない。逆に 2

bar よりも低空では、PH3 混合比によってモデル値にばらつきが出ている。Sromovsky

らの解析に近いのは PH3 混合比が 0–1.0×10−6 の場合であるが、大気深部のフラックス

は H2O量の不定性の影響を受ける可能性もあり、本研究モデル計算との差の原因を特定

するのは難しい。さらに惑星放射フラックスは温度への依存性が強く、Sromovsky et al.

(1998) の解析では観測器自体の温度を参照しており ASI による大気温度観測結果が用い

られていないことが原因で、放射量見積もりに違いが生じている可能性がある。
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図 3.8 観測を元に推定された全熱フラックス (黒実線)と各 PH3 比を仮定した場合の

モデルフラックス (赤, 緑, 青)。

日射は太陽天頂角によって大きく変化するため、日射チャンネル B, Eとの比較は工夫

を要する。ガリレオプローブが降下する一時間弱の間に、太陽天頂角は 66 – 90 ◦(すな

わち日没)まで変化しており、それに従って日射フラックスも急速に弱まる。Bおよび E

チャンネルが観測した日射フラックスもこの影響を受けているため、特定の太陽天頂角で

の放射計算結果と単純比較することはできない。そこで、あらかじめ太陽天頂角を 66◦ か
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ら 90◦ まで変化させた放射計算を複数行い、各モデルから太陽天頂角とフラックス分布を

得る。そしてプローブ降下中の太陽天頂角と高度の対応関係 (Sromovsky et al., 1998 の

figure 22, 図 3.9 )を元に、各高度における日射フラックスを求めた。その結果を図 3.10,

図 3.11に示す。

図 3.9 ガリレオプローブ降下中の高度と太陽天頂角の関係。破線は観測開始高度。

Sromovsky et al. (1998) より。

全ての日射を含んだチャンネル B では、モデル計算結果は観測フラックスと概ね一致

している。一方で、波長 0.6 µm 以上の日射のみを計測したチャンネル E では、大気深

部でモデル計算値が実測値よりも絶対値が大きい。これは実際の大気では、モデル大気よ

りも強く日射が消散されていることを示す。同様の解析をした Sromovsky et al. (1998)
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図 3.10 B チャンネルにおける観測フラックス (黒) と日射天頂角の余弦を 0.1 (赤),

0.2 (緑), 0.3 (青), 0.4 (マゼンタ) とした場合のモデルフラックス。モデルフラックス

上の色付きの点は、その太陽天頂角に対応するガリレオプローブの高度を表す。
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図 3.11 E チャンネルにおける観測フラックス (黒) と日射天頂角の余弦を 0.1 (赤),

0.2 (緑), 0.3 (青), 0.4 (マゼンタ) とした場合のモデルフラックス。モデルフラックス

上の色付きの点は、その太陽天頂角に対応するガリレオプローブの高度を表す。
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は、強い日射の減衰が引き起こされる原因として “Red absorber” という可視光のうち長

波長成分を強く吸収する吸収体がこの高度に分布することを仮定している。このような吸

収をもたらす物質がなんであるかは現時点でも不明である。前章で触れた着色物質は、短

波長側を強く吸収する性質を持つため、 Red absorber の候補としては考えにくい。

観測開始高度 (0.45 bar 付近) あるいは大気深部 (15 bar 以深) などで観測値が大きく

変化している点については、いくつかの原因が提起されている。まず観測開始高度付近で

は、プローブ自体の熱放射や回転に加え、落下地点直下の大気構造と落下地点周辺の大

気構造が非一様であり、周囲の雲などからの影響を受けていた可能性が示唆されている

(Sromovsky et al., 1998)。また大気深部では、光学的深さが大きくなるにつれて日射が減

衰して相対誤差が大きくなるとされている。観測自体は 30 bar 付近まで行われているが、

データ解析の信頼性から 14 bar 以降については議論に適さないとみられる (Sromovsky

et al., 1998)。

惑星放射の場合と同様に、Sromovsky et al. (1998) は全日射フラックスの推定も行っ

ている∗1 。これと本研究のモデル計算を比較したのが図 3.12である。Sromovsky et al.

(1998) には Red absorber による大気深部でのわずかな日射吸収が加味されていること

を除けば、プロファイルは概ね一致している。

3.3 放射冷却率プロファイルの比較

放射冷却率は、正味上向き放射フラックス F の発散から求めることができる (式 3.2)。

−
(
dT

dt

)
c

=
1

ρCp

dF

dz
=

g

Cp

dF

dp
(3.2)

ここで −
(
dT
dt

)
c
は放射過程による大気の冷却速度、ρ, Cp はそれぞれ大気の密度および単

位質量あたりの定圧比熱、g は重力加速度、z は高度を表す。第二の等式には静水圧平衡

の関係を用い変形を施した。

図 3.13 に惑星放射フラックスによる放射冷却率のモデル計算プロファイルと Sro-

movsky et al. (1998) による推定プロファイルを示す。横軸は放射冷却率の逆の符号を

取った放射加熱率としていることに注意されたい。大気からの熱放射の射出は冷却の効果

を持つが、一部の波長や高度では再吸収がおこり加熱が生じている。本研究で求めたプロ

ファイルは、0.2 barより上空の成層圏および 0.5 bar より下層の対流圏では、冷却が卓

越している。それに対し Sromovsky et al. (1998) の解析ではそれぞれ 0.15 bar 付近と

∗1 Sromovsky らはこのフラックスプロファイルを太陽日射角 68.6 ◦ に固定した場合のものであるとキャ

プションに記載しているが、本モデルにてその日射角を与えた場合のモデルフラックスとは大きく異なっ

ていることから、これはキャプションの誤記であると推測される。
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図 3.12 観測を元に推定された全日射フラックスと日射天頂角の余弦を 0.1 (赤), 0.2

(緑), 0.3 (青), 0.4 (マゼンタ) とした場合のモデルフラックス。モデルフラックス上の

色付きの点は、その太陽天頂角に対応するガリレオプローブの高度を表す。
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0.9 bar 付近に極大を持つ二つの冷却率ピークが見られる。このうち上部のピークについ

ては放射計のデータは無く、 Sromovksy et al. (1998) の解析モデルに依存するもので

あり、彼らも 0.4 barより上空での解析結果の信頼性は保証していない。我々のモデルで

はこれに対応するピークは見られないが、気温の与え方の違いが表れているものと思わ

れる。一方の下部のピークは、我々のモデルで得られている 0.9 bar付近のピークにほぼ

一致している。次章で示すように惑星放射は主に NH3 ガスと H2 ガスが担っているが、

GPESのように極端に NH3 ガスが少ない大気では、H2 ガスのみが冷却を担うことにな

るため、本モデルと Sromovsky et al. (1998)での解析は同様の結果となっているものと

推測される。
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図 3.13 Sromovsky et al. (1998) において推定された惑星放射による放射加熱率 (青

破線)と本モデルから求めた放射加熱率 (赤実線)。

図 3.14は全日射フラックスによる放射加熱率プロファイルである。太陽放射の吸収は

大気加熱をもたらす。モデル計算では、大気上部で強い加熱が生じ、下部に向かうにつれ

て徐々に弱まる。これに対して Sromovsky et al. (1998) の解析では、大気上部の加熱

がほとんど無く、対流圏の 0.6–0.7 bar付近に強いピークを持つ加熱プロファイルとなっ

ている。ガリレオプローブによる観測では 0.45 bar より上のフラックスプロファイルの
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データが得られていないことから、この結果は解析モデルに強く依存していると考えられ

る。しかし解析モデルの詳細な記述が無いため、我々のモデルとなぜこのような違いが見

られるのかは不明である。Sromovsky et al. (1998) の解析で見られる対流圏での加熱に

ついて、彼らは短波長における NH3 ガス吸収が十分に考慮されていなかったことが原因

ではないかと推測しているが、我々のモデルを用いた予備的な計算によれば、短波長での

NH3 ガス吸収を導入したとしても、GPESのように NH3 ガスが乏しい環境ではほとんど

加熱をもたらさない可能性がある。NH3 ガスの凝結高度を考えると、この加熱ピークを

もたらすフラックスの勾配は雲によるものである可能性があるが、次章で示す NH3 雲の

光学的寄与から類推すると、これだけの加熱をもたらすほど強い吸収体としてはたらくか

は疑問である (5.3参照)。ただし NH3 雲高度付近に着色物質が存在していると考えれば、

このような加熱をもたらすかもしれない。残念ながら、Sromovsky et al. (1998) の解析

モデルにおける光学的厚さに対する散乱体と吸収体の寄与の詳細が不明なため、具体的な

検討は困難である。また Red absorber については、比熱の大きい大気深部での吸収とな

るため加熱としてはあまり大きな影響はない。

3.4 GPES大気放射場モデル計算のまとめ

以上の結果から、NFRが観測した GPESにおける放射フラックスプロファイルは、他

の機器による同時観測から求められた気温・物質プロファイルを与えた放射計算により、

その基本的な特徴が再現できることがわかる。不一致については、観測の誤差や検出限界

以下の微量成分の分布の不確定性で説明できる範囲にある。つまり、我々が開発した放射

モデルは、木星とその外界とのエネルギーのやり取りの主舞台である木星対流圏上部から

成層圏下部にかけての放射過程を正しく追うことが可能である。次章以下ではこのモデル

を応用して、木星大気の全球平均的な放射エネルギー収支について、特に雲対流、着色物

質分布との関係に着目しつつ明らかにする。
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図 3.14 推定された全日射フラックスから求めた放射加熱率とモデルフラックスか

ら求めた放射加熱率。各色実線は、それぞれの太陽天頂角の余弦を 0.1(赤), 0.2(緑),

0.3(青), 0.4(マゼンタ) とした場合の日射加熱率をあらわす。黒の破線は Sromovsky

et al. (1998) で示された太陽天頂角 8.5, 30, 60, 86◦ での日射加熱率である。また黒

の鎖線は、一日平均の太陽天頂角 (68.6 ◦)を仮定した場合の日射加熱率である。
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第 4章

木星全球平均大気モデルの構築

前章では、GPESにおける温度と物質を再現した大気モデルを用いて放射計算をおこな

い、観測データおよびその解析結果との比較を行った。本章では木星における全球平均的

な大気放射場を推定する。

4.1 大気モデルの構築方針

木星の大気構造に関する観測的情報が極めて限られていることは第一章で述べたとおり

である。そこで本研究では、木星の全球惑星放射 (熱放射)、反射スペクトルを主な制約

に、また木星大気の構造に関する観測的・理論的知見を加味した全球平均的な放射対流平

衡大気モデルを構築する。

具体的な手順としては、まず基準となる物質分布と温度を定めたうえで放射対流平衡計

算を行い、スペクトルを得る。全球平均的な大気放射場を持つ大気構造を得るには、放射

計算から得られるスペクトルが全球平均的なスペクトル特徴を満たしている必要がある。

そこで、基準となる物質分布から、特にスペクトルに強く寄与する不確定要素を選び、観

測スペクトルに対してモデルスペクトルが最適化されるように、それらの分布を調整す

る。こうして得られる全球スペクトルを最もよく説明するモデルを、以下では標準大気モ

デルと呼ぶことにする。

4.2 基準となる物質分布

4.2.1 気体

図 4.1に、仮定した基本的なガス混合比プロファイルを示す。全球平均的な気体分布を

与えるため、本モデルでは Irwin (2009) で示された木星深層のバルク組成に基づき、大気

深部における各重元素化合物の体積混合比を与えた (表 4.2)。この組成はガリレオプロー
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ブに搭載された質量分析計 (GPMS) による深部大気における重元素量観測解析 (Wong

et al., 2004) を中心とした各種観測結果を元に推定されたものであり、木星の大気深部の

組成として現時点で最も広く受け入れられている。ただし、プローブ観測では H2O混合

比は下限値しか求められておらず、他の重元素化合物の混合比からの類推により、平均

的にはより H2O混合比は高いと予想される。そこで本モデルでは CH4 の混合比を参照

し、太陽組成に対して Cと同じ割合で Oの濃度が上昇していることを仮定して、太陽組

成から求まる H2O混合比 (全ての Oが H2Oを生成すると仮定)の 5 倍を大気深部での

混合比とした。なお太陽組成比は Irwin (2009) の table 2.2b に記載されたものを参照し

ている。

気体分子のうち、非凝結性成分の Heと CH4 については観測に合うように鉛直一様に

分布させる。Heの体積混合比は 0.135 で、CH4 比は 2.0×10−3 である。凝結性成分であ

る NH3, H2S, H2O は凝結高度より上で飽和蒸気圧により混合比が制約される。各凝結

性成分の飽和蒸気圧 psat はクラウジウス-クラペイロンの式を用いて以下のように計算さ

れる。

log psat = A− B

T
(4.1)

ここで A,B は定数である。定数 B は 1 mol あたりの凝結潜熱 Lと B = L/Rの関係に

ある。ここで Rは気体定数である。各化合物に適用した定数および潜熱を表 4.1に示す。

NH3 と H2S は化学結合により NH4SH を形成するため、平衡式 (3.1)を用いて平衡蒸気

圧を計算する。

表 4.1 クラウジウス-クラペイロンの式における定数 (Irwin 2009, table4.5)

分子種 Aice Bice Ttriple Aliq Bliq L

NH3 17.347 3930.6 195.45 11.901 2850.4 1.32e6

H2O 17.477 6164.65 273.16 14.149 5257.2 2.27e6
(添え字 ice, liq はそれぞれ固体と液体での定数、Ttriple は三重点、L は潜熱である。)

前章ではNH3混合比の分布があらかじめ与えられていたが、ここではNH3分圧とH2S

分圧の両方を未知数として解く必要がある。NH3 と H2Sはそれぞれ分子一個ずつが化合

することで NH4SHが形成されることを加味することで、温度 T のときの NH4SH形成

量を決めることができる。

凝結は温度逆転高度より上では起こらないため、凝結成分の混合比は凝結により最小値

に達した高度より上空ではその最小値を維持するものとする。ただし NH3 は光化学分解

によって、上層大気にはほとんど存在しない。その具体的な分布量については制約が乏し

いため、本モデルでは 0.01 bar で 10−10 まで混合比が低下するものと仮定し、0.1 bar
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での濃度から対数補間している。なお、0.1 bar より上での NH3 量はスペクトル観測に

よる制約ができない程度の不透明度しか持たないため、ここでの量の不定性は放射計算に

ほとんど影響しない。

PH3 は木星大気条件下では凝結しないが、前章同様に光解離による除去を考慮し 1 bar

から 0.1 bar の間で 2.0×10−8 まで単調減少するものと仮定した。一方で、CH4 に対す

る光解離は無視する。なぜなら、光解離による CH4 の減少が見られるのは 1 mbarより

上であり、本モデルの計算領域に含まれないためである。これに伴い、CH4 の光解離か

ら生成されると考えられている他の炭化水素についても、比較的存在量の多い C2H2 およ

び C2H6 以外は無視する。C2H2 と C2H6 は、Zhang et al. (2013) の観測から推定され

た各緯度での鉛直分布を平均して与える。

表 4.2 標準大気モデルの深部大気ガス組成 (Irwin 2009, pp.40, table2.2b)

分子種 大気深部での体積混合率 鉛直分布の変化

He 0.135 一定

H2O 3.9×10−3 凝結

CH4 2.0 ×10−3 一定

NH3 5.7 ×10−4 凝結・光分解

H2S 7.7 ×10−5 凝結

PH3 1.0 ×10−6 光分解

H2 1-(上記合計混合比) 一定

4.2.2 雲および着色物質

雲と着色物質は特に日射に対して重要な吸収・散乱体である。ここでは、それぞれにつ

いて基準分布として妥当と思われる鉛直分布を仮定を置く。

まず ECCM 雲水量を用いた場合を考える。 ECCM雲水量分布を与えて計算したモデ

ルスペクトル (図 4.2,図 4.3)は観測スペクトルに比べて顕著に惑星放射が弱く、逆にアル

ベドは大きくなることがわかる。この結果は、ECCMが示した雲密度が現実の木星より

もかなり大きいことを表している。その原因は、ECCMが示した雲分布は気塊の断熱的

な持ち上げで生じる凝結物が、各高度にとどまるという仮定を置いていることにある。現

実の雲対流では凝結による雲粒形成、雲粒の成長、対流による輸送、重力落下 (降雨)と

いったプロセスが作用し、その結果として雲分布が決定されている。

そこで、本研究では図 4.4 に示す雲質量密度分布に比例する分布を用いた。この雲質

量密度分布は、第一章で紹介した Sugiyama et al. (2014) による木星雲対流シミュレー
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図 4.1 本モデルで用いたガス分布。



4.2 基準となる物質分布 41

 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

 0.3  0.4  0.5  0.6  0.7  0.8  0.9  1

G
eo

m
et

ric
 a

lb
ed

o

Wavelength [µm]

図 4.2 観測された日射アルベドスペクトル (黒破線) と ECCM の雲構造を用いて放

射計算を行った場合のモデルスペクトル (赤実線)の比較。ここで示すモデルスペクト

ルは、大気構造として 4.6節に示したものを用いつつ、その雲密度分布のみ図 1.3で置

き換えた場合に計算されたものである。なお 0.66 の鎖線は、 Lambert sphere を仮定

した場合に解析的に求められる幾何アルベドである。
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図 4.3 観測された惑星放射スペクトル (黒実線) と ECCM の雲構造を用いて放射計

算を行った場合のモデルスペクトル (赤破線)の比較。モデル計算に用いた大気構造は

図 4.2と同様である。
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ションから得られた分布に基づく。すでに述べたように、複数の凝結成分の雲微物理過程

をそれぞれ考慮し、雲活動の長時間積分計算を行って、統計的な定常状態を求めた研究は

Sugiyama et al. (2014) 以外にない。本モデルでは、雲対流シミュレーションで得られた

雲構造の時間変化のうち雲対流周期の大部分を占める静穏期に着目し、それを時間および

水平方向について平均したときの雲構造を、全球平均的な雲構造として与えた。

ただし本研究では、シミュレーションで得られた静穏期の平均雲密度に一部改変を加え

た。まず、彼らのシミュレーションでは計算を効率化するために放射冷却率を意図的に現

実の木星の 10 倍程度に強めており、それによって静穏期の雲密度は過剰に見積もられて

いると見られる。同時に、彼らの雲対流シミュレーションでは平均雲密度が放射冷却率に

概ね比例することも示されている。この関係に基づき、我々は彼らの結果の 0.1 倍の雲密

度を基準分布として用いることとする。次に、彼らのシミュレーションは雲対流が 0.1bar

付近まで到達すると仮定していた。しかし、本研究の放射対流平衡計算からは、対流圏界

面高度がもっと下層に位置することが示される。したがって本モデルでは、放射平衡解に

おける対流圏界面高度よりも上空の雲密度をゼロとして熱構造計算を繰り返す。すなわ

ち、雲形成領域の上端を対流圏界面と仮定しそれより上の雲は取り除く。モデル化された

雲質量密度は ECCMによる推定の 1.0×10−3 – 1.0×10−5 倍ほどであり、これは降雨と

移流による雲粒の除去効果を反映している。

NH3, NH4SH, H2O雲の形成は、材料となる NH3, H2S, H2Oガスの減少と連動する。

しかし本モデルでは、ガス分布と雲分布は別個に設定するため、ガス量と雲形成量の整合

性は厳密には担保されていないことに注意が必要である。また、ここで設定したのは雲

の質量密度分布であり、雲粒のサイズ分布の与え方によって雲粒の数密度分布は変化す

る。なお具体的な分布量を決める雲密度の比例係数は、4.3に示すアルベドスペクトルの

フィッティングから決める。

続いて、着色物質の基本的な分布を示す。2章で述べたように、着色物質は木星のアル

ベドスペクトルのうち可視から紫外にかけてのアルベド減少をもたらす物質であるが、そ

の具体的な成分や組成、分布についてはほとんどわかっていない。最近、Carlson et al.

(2016) は、木星環境下を想定した光化学実験により形成された物質を用いて、大赤斑のア

ルベドスペクトルが再現可能であることを示した。この物質は、木星成層圏にある C2H2

の光解離で形成された炭化水素により、NH3 氷をコーティングしたものである。さらに

Sromovsky et al. (2017) は、この物質の光学パラメータを用いて、大赤斑以外の各緯度

帯のアルベドスペクトルも同様に再現可能であることを示した。そこで本モデルでは、彼

らが示した着色物質の光学パラメータを導入する。

着色物質の分布については独自の設定を行う。Sromovsky et al. (2017) では、着色物

質が雲層の直上に薄く貼りついた Creme brulee モデルとよばれる分布を仮定している。

彼らがこのような分布を仮定したのは、他の分布だと各緯度のアルベドスペクトルをうま
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図 4.4 本モデルで用いた基準となる雲分布。
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く再現できないためであるとしている。しかし、その根拠となる論文がまだ公開されてい

ないため、その詳細は不明である。このような狭い領域で着色物質による日射吸収を仮定

した場合、局所的に極めて強い加熱を引き起こし、不自然な温度構造をもたらすことが

予想される。そこで本モデルでは、着色物質が NH3 雲の質量密度に比例して分布してい

ると仮定した (図 4.5, 図 4.6)。着色物質が雲層の上部に分布し、なおかつ NH3 雲粒子を

コーティングしたものであるとすれば、このような分布がもっともらしいと考えた。具体

的な分布量を決める比例係数は、4.3に示すアルベドスペクトルのフィッティングから決

める。着色物質の粒径分布は、アルベドスペクトル解析 (Srovmosky et al., 2017) によれ

ば 0.1-0.3 µm 程度の有効粒径であると推定されている。これを参照し、本研究では 0.1

µmを有効粒径とするサイズ分布を仮定する。
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図 4.5 本モデルで用いた着色物質の質量密度分布。なお、これは着色物質による全光

学的厚さが 10000 cm−1 において 0.06 となるよう調整した分布である。

4.2.3 成層圏ヘイズ分布

2章でも触れたように、過去の観測から木星大気には雲とは別に成層圏においてヘイズ

層があることが示唆されている。本モデルでは、3章の GPES大気モデル同様に Zhang
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図 4.6 本モデルで用いた着色物質の 10000 cm−1 における不透明度分布。実線が大

気上端からの着色物質による全光学的厚さ、破線が大気一層あたりの光学的厚さを示

す。なお、これは着色物質による全光学的厚さが 10000 cm−1 において 0.06 となる

よう調整した分布である。
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et al. (2013) が示した成層圏ヘイズの光学パラメータおよび高度分布を導入する (図

4.7)。なお、本モデルでは簡単化のため低緯度ヘイズの分布のみを導入し、高緯度でのヘ

イズ分布および fractal aggregate の光学パラメータについては扱わない。
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図 4.7 本モデルで用いた成層圏ヘイズ分布。図 3.2 と同一。

4.2.4 全粒子成分による光学的深さ分布

参考として、ここまでに挙げた全ての粒子成分による 10000 cm−1 での光学的深さを

図 4.8 に示す。この図からは、成層圏ヘイズはほとんど不透明度をもっておらず、光学的

深さが 1になるのは NH3 雲と着色物質が存在する雲頂付近であり、その大部分は NH3

雲によるものであることがわかる。これに加えてガスによる吸収もあるため、全大気成分

による光学的厚さはより上空で 1 に到達している。これは 10000 cm−1 での例であるが、

短波長においてはおおむね同様の構造を持つ。このことから、太陽放射の伝達過程を考慮

する上で雲頂の設定が重要であることがわかる。
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図 4.8 本モデルで用いた全ての粒子成分による 10000 cm−1 での光学的深さおよび

大気各層の光学的厚さ。各色は粒子成分の種類をあらわし、実線はその成分の大気上端

からの光学的深さ、破線は大気一層あたりの光学的厚さをあらわす。また黒の鎖線は全

ての粒子成分による光学的深さである。
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4.3 アルベドスペクトルに基づく物質分布の最適化

前節で述べたように、雲および着色物質の量を決める比例係数はアルベドスペクトルへ

のフィッティングにより定めた。これは、本モデルの大気構造が観測された全球平均的な

スペクトルと最大限整合的な特徴を持つようにするためである。具体的には、雲分布およ

び着色物質分布の基準分布をベースとして、雲密度の倍率、着色物質の 光学的厚さ、そし

て NH3 雲の雲粒サイズ分布を適合パラメータとして、観測スペクトルを最もよく再現で

きる値を求める。

ガリレオプローブの Nephelometer 観測に基づく制約から、雲頂付近の粒子は有効粒径

が 0.2 – 0.8 µm 程度と推定されている (Ragent et al., 1998)。これを参照し、NH3 雲の

有効粒径には 0.25, 0.5, 0.75 µm とした 3通りを与える。雲質量密度には、基準分布に加

えて全高度で 3, 5, 7, 9倍まで変化させる。各組み合わせについて放射計算を行い、得ら

れたモデルスペクトルと観測された幾何アルベドスペクトルを、着色物質による影響がほ

とんど無い 2500–10000 cm−1 で比較したのが 図 4.9 である。ここでは他のパラメータ

は基準値に固定した。

これらのスペクトルを見ると、雲密度の上昇に伴ってアルベドが増加する様子がわか

る。基準分布の場合はモデルアルベドが非常に小さいが、5 倍になるとほぼ全波数でモ

デルアルベドが観測アルベドを越える。くしの歯状の吸収特徴は CH4 ガスの線吸収帯に

よるものだが、9000 cm−1 まではおおよそ観測値を説明できているのに対して、 10000

cm−1 では明らかに吸収が弱い。この波数での CH4 ガスの吸収係数は他の波数に比べて

わずかに小さいことから、モデルの雲頂高度が実際の木星に比べて高いために、ガス吸収

が不十分となり高アルベドとなっているのかもしれない。

最適な雲密度倍率と NH3 粒径を決定するため、以下のように各モデルスペクトルにつ

いて残差二乗和 SSR (Sum of squared residuals)を求めて評価する。

SSR =
∑
ν

((Ageo,obs(ν
′)−Ageo,model(ν

′))2 ×Wsolar(ν
′)×∆ν′) (4.2)

ここで、Ageo,obs は観測された幾何アルベド、Ageo,model はモデル幾何アルベド、Wsolar

は重み、∆ν′ は波数グリッド間隔をあらわす。ここでは日射の収支を正確に解くことが目

的なので、各波数でのモデルと観測の幾何アルベド値の差分に、単位波数あたりの日射エ

ネルギー量に基づいた重み Wsolar を与えている (図 4.10)。また Ageo,obs は Spencer et

al. (2004)の図から読み取ったため、波数方向グリッドの間隔∆ν′ が不等である点に注意

する。

まず 4.2式を 2500 – 10000cm−1 の範囲で計算し、雲密度倍率を評価した。各モデルの

残差二乗和は、雲粒径が 0.25 µmおよび 0.5 µm の場合では倍率 3 で、0.75 µm では倍
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図 4.9 2500 – 10000cm−1 の観測アルベドスペクトル (黒実線) およびモデルアルベ

ドスペクトル (各色線)。NH3 雲粒子有効粒径毎 (赤：0.25 µm, 緑：0.5 µm, 青：0.75

µm,)に、雲密度を基本モデルの 1,3,5,7 倍にした場合 (実線, 破線, 点線, 鎖線)を抜粋

して記載している。
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図 4.10 日射スペクトルに基づく単位波数あたりの重みづけ。
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率 5 で最も値が小さくなる (図 4.11)。ただし粒径 0.75 µm においては倍率 3 でも残差

二乗和はほとんど変わらない。同一の雲質量密度のままで粒子サイズを変化させた場合、

粒子一つあたりの幾何断面積は粒子サイズ変化の 2乗に比例するが、一方で粒子数密度は

粒子サイズ変化の 3乗に反比例するため、結果的に雲層全体の幾何断面積は粒子サイズに

反比例する。それを踏まえると、粒子サイズを 0.25 µmと 0.75 µmに増加させると、全

体の幾何断面積は 1/3 となり大幅に減少する。それにも関わらずいずれの粒子サイズ分

布の場合でも雲密度倍率の最適値が同程度に保たれるのは、NH3 雲粒子の光学特性の波

数依存性が、幾何断面積の変化を相殺するためと考えられる。

また、一見するとスペクトル特徴の一致性は倍率 5の方が高いように思われるが、倍率

3でのモデルスペクトルにおける 10000 cm−1 の高アルベドと、他の波数のピークにおけ

る低アルベドが相殺した結果、最小二乗和が小さくなったと考えられる。このことは、本

モデルの雲分布の仮定の下では、個々のスペクトル特徴の一致と波数帯全体のエネルギー

収支の一致が完全には両立できないことを意味する。以下では、波長積分した日射エネ

ルギー収支の一致を重視し、標準大気モデルでは残差二乗和が最小となる倍率 3 を採用

する。
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図 4.11 各雲モデルの残差二乗和。
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続いて着色物質の光学的厚さの検討を行う。引き続き 3 通りの NH3 雲粒径を仮定し、

雲密度倍率 3とした大気モデルに、着色物質の 10000 cm−1(波長 1 µm)における光学的

厚さをそれぞれ 0.015, 0.030, 0.045, 0.06, 0.12 とした場合のアルベドスペクトルを計算

する。これらのモデルスペクトルと観測スペクトルを比較したのが 図 4.12である。

 0

 0.1

 0.2

 0.3

 0.4

 0.5

 0.6

 10000  15000  20000  25000  30000  35000

G
eo

m
et

ric
 a

lb
ed

o

Wavenumber [cm-1]

Albedo

図 4.12 着色物質を加えた場合の 10000–35000 cm−1 のアルベドスペクトル。雲密

度を基本モデルの 3 倍とし、NH3 雲粒子有効粒径毎 (赤：0.25 µm, 緑：0.5 µm, 青：

0.75 µm,)に着色物質の光学的厚さを 0.03 (実線), 0.06 (破線), 0.12 (点線)にした場

合を抜粋して記載している。

この図からは、いずれのモデルスペクトルも観測スペクトルに見られる高波数側の負の

傾斜を完全には再現できていないことがわかる。同様の光学特性を持つ着色物質を用いた

Sromovsky et al. (2017) の解析では、概ね観測スペクトルを再現できている。本モデル

との違いは着色物質分布の仮定にある。先述のとおり、本モデルでは NH3 雲の質量密度

と比例するように着色物質の光学的厚さを与えているが、これにより Sromovsky らの解

析モデルに比べて NH3 雲のアルベドが強く効き、結果として着色物質によるアルベドの

低減が弱まっている。着色物質によるアルベド変化が弱まっていることから、全体として

低波数側と高波数側のアルベドのコントラストが低下している。10000–20000 cm−1 に

かけては観測よりもモデルの方がアルベドが小さくなっており、逆にこれより高波数では
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モデルの方がアルベドが高い。他方、Sromovsky et al. (2017) の着色物質分布には不自

然さがあることは既に述べた。考え得る可能性としては、NH3 雲粒そのものが着色物質

に汚染されているか、現実の木星の着色物質の光学特性の波長依存性が室内実験で得られ

たものより一層強いことが挙げられる。着色物質が雲層より上に分布しており雲アルベド

の影響をあまり受けない可能性も考えられるが、この場合、着色物質による日射吸収は対

流圏ではなく成層圏で起きるようになり、下部成層圏がより加熱されることになる。この

描像は 4.4.3節で示すように惑星放射スペクトルから現実の下部成層圏の温度勾配が本モ

デルより小さいという予想とも一致するが、そのような分布を実現する物理過程は不明で

ある。

4.2式を 10000–35000 cm−1 の波数帯にかけて計算し、残差二乗和を用いて最適な着色

物質の光学的厚さを評価したのが 図 4.13である。この図からわかるように、雲粒径が小

さいほど着色物質の光学的厚さが大きい場合に残差二乗和が最小値をとる。これは、粒径

が小さいほどアルベドが大きくなるため、それを緩和するだけの着色物質が必要となるた

めである。またこの傾向は、日射の重みづけの影響 (図 4.10)も作用している。高波数で

のアルベドの差は重みが小さいため、アルベドのずれに比して日射エネルギー変化への寄

与は緩やかとなる。

雲密度の決定の場合と同様に、着色物質が寄与する高波数においても、アルベドスペク

トルの形状の一致よりも考慮している波数領域全体のエネルギー収支の一致を優先し、着

色物質の光学的厚さは 0.06 を最適値とする。なお、ここで示した着色物質の光学的厚さ

の値は Sromovsky et al. (2017) が推定した典型的な値とおおむね同程度である。

NH3 雲粒径については、図 4.13 で最小の残差二乗和を示しているのが 0.5 µm の場

合であることから、これを用いることとする。最適な雲密度倍率 3、着色物質光学的厚さ

0.06 の下で、NH3 雲の有効粒径を 0.5 µmとした場合、太陽放射の強さで重みづけをし

た平均幾何アルベドは 0.336 となる。Spencer et al. (2004) で示された幾何アルベドス

ペクトル観測結果について同様の平均をとると 0.353 であり、両者の比は 0.95 となる。

このことは、スペクトル特徴としては完全な一致には至っていないものの、太陽放射の吸

収量全体としては全球平均的な特徴とおおむね一致していることを意味する。本研究の目

的は個別のスペクトル特徴についてではなくエネルギー収支全体の議論であることから、

この大気モデルを用いることは妥当である。
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図 4.13 各着色物質モデルの残差二乗和。ただし、この図では着色物質の吸収のみに

よる光学的厚さを横軸に取っている。着色物質の吸収と散乱による全光学的厚さはこ

の約 6倍となる。
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4.4 放射対流平衡計算

4.4.1 温度分布決定の基本方針

本モデルにおいては、全球平均的な鉛直温度プロファイルは放射対流平衡状態により近

似できるものと仮定し、平衡計算から温度分布を求める。放射対流平衡構造は、温度・物

質分布の設定、放射伝達計算、その結果に基づく各層の一定時間後の気温変化を加えた温

度・物質分布の再設定を、気温分布の変化が無くなるまで繰り返すことで得られる。温度

分布の設定の際、重力不安定な層については、モデル大気の下端から H2Oの持ち上げ凝

結高度の間では乾燥断熱減率に、持ち上げ凝結高度より上では湿潤断熱減率に従うように

対流調節を施す。計算領域下端の温度は固定し、より深い大気が熱浴として機能すること

を仮定する。一方で、対流圏界面より上の安定成層領域では、温度分布は放射平衡で決ま

る。ここで、対流圏界面は温度極小点ではなく放射対流境界として定義する。

4.4.2 境界条件

下部境界の気温は、重元素化合物を除去した H2-He混合ガスを、乾燥断熱減率に沿っ

て 1 bar に持ちあげたときの温度、すなわち温位で記述する。本モデルにおける温位は

166 K であり、これは 4.5節で示すように惑星放射スペクトルへのフィッティングから決

定した。また上部境界条件として木星公転軌道における日射を半分の強度 (昼夜平均)に

したものを与え、入射天頂角は 60◦ とする。この角度で入射させた場合、鉛直方向の日射

フラックスは自転および緯度を考慮した太陽光入射の全球平均値と等しい値になる。

4.4.3 放射対流平衡構造

放射対流平衡計算の各ステップでは、放射伝達計算から求まった放射加熱・冷却率にタ

イムステップ (1.0 ×105sec) を掛けたものを大気層の温度に足し合わせることで次のス

テップの温度分布を得る。各ステップで生じた不安定層に対しては、対流が効率的に起こ

ることを仮定し、対流調節を施す。またそれに応じて、凝結性成分の分布も再計算する。

繰り返しの終了条件は、全ての対流安定層で放射冷却率の絶対値が 4.0×10−9 K/s未満に

なったときとした。

図 4.14では放射対流平衡解の温度構造を示す。0.4 bar よりも上空は対流安定な放射平

衡状態にあり、より下層は対流平衡の状態にある。今後、前者の大気層を成層圏、後者の

大気層を対流圏と呼ぶ。0.1 barより上には温度逆転層があり、これは過去の観測から得

られた温度分布と概ね一致している。10 mbar より上空での温度構造の観測値のふらつ
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きは、大気波動による一時的なものと考えられている (e.g., Friedson et al., 1999)。この

ずれは大気放射場にはほとんど影響しないため、以降は特に触れない。
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図 4.14 本モデルで用いた温度構造。これは基準温位として 166 K を仮定した放射対

流平衡計算の結果として得られた温度構造である。下端温度に基づく乾燥断熱温度分布

は鎖線で示している。また参考として、ガリレオプローブによるその場観測 (青, Seiff

et al., 1998)および惑星放射スペクトル解析に基づく推定 (赤, Pierel et al., 2017)を

併記した。

4.5 惑星放射スペクトルに基づく温度分布の最適化

温度分布は惑星放射スペクトルに大きな影響を与える。そこで平衡温度分布の基準とな

る 1 bar 面温度 (温位)をパラメータとし、木星惑星放射スペクトルの観測をもっともよ

く再現する最適解を探索した。図 4.15 は、観測された 600 cm−1 までの惑星放射スペク

トル (Fouchet et al., 2004)と、温位を 164, 166, 168 Kとしたときに得られた放射対流

平衡大気のモデルスペクトルを示している。

アルベドスペクトルを用いた最適化と同様に、惑星放射スペクトルでの SSR から最適

な温位を評価した。ただし、惑星放射スペクトルについては放射強度そのものを用いてい
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図 4.15 温位を変えたときの放射対流平衡解による惑星放射スペクトルの変化。緑が

164 K, 赤が 166 K, 青が 168 K での平衡計算結果であり、黒の破線が観測値 (Fouchet

et al., 2004)である。
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ることから重みづけはおこなっていない。他の条件を同じにしてモデルスペクトルを計算

した場合、観測とモデル間の残差二乗和が最も小さくなるのは 温位を 166 K にした場合

である (図 4.16)。本モデルではこの温位を最適値として用いる。
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図 4.16 観測スペクトルと各温位での惑星放射スペクトルの残差二乗和。

なお、本モデルでは 200–250 cm−1 付近の惑星放射のピークが観測値より大きく、逆に

400 cm−1 以上での惑星放射強度は観測値よりも弱くなっているが、Pierel et al. (2017)

では、ほぼ観測スペクトルに一致する温度分布が得られている (図 4.17)。これと本モデ

ルの温度分布を比較すると、宇宙空間に惑星放射を射出している 0.1–1 bar にかけての温

度構造に違いがあることがわかる。本モデルの輝度温度を参照すると (図 4.18)、惑星放

射ピークをもたらしているのは 145 K に相当する高度であり、これは 0.60 bar面に相当

する。Pierel et al. (2017) ではこの高度の温度は若干低く、放射強度の抑制と整合的で

ある。他方、本モデルで観測と比べ放射量が小さい 400 cm−1 の輝度温度は 120 K 程度

であり、これに対応する高度は 0.27 bar 面である。この高度は Pierel 2017 解析ではわ

ずかに本モデルより高温になっており、これによって放射量が観測値と同等になっている

ことがわかる。観測された惑星放射スペクトルが本モデルにおける放射対流平衡構造と整

合的ではない部分があるという結果は、木星の全球平均的な温度構造が非平衡な状態にあ



60 第 4 章 木星全球平均大気モデルの構築

るか、あるいは本モデルで導入されていないプロセスが寄与している可能性を示唆してい

る。本研究ではこれ以上追及しないが、特に NH3 の光分解や着色物質の分布といった不

定性の大きい要素は、太陽放射の加熱による温度変化をもたらすため、温度分布の変化も

説明できる可能性がある。
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図 4.17 本モデル (黒)と Pierel et al. (2017) 解析による温度プロファイル (赤)の比

較。青はガリレオプローブ観測による観測。

4.6 構築された標準大気モデルの諸元

最終的に得られた標準大気モデルの諸元を表 4.3にまとめる。次章では、この大気モデ

ルを用いた大気放射場の解析結果を示す。
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図 4.18 本モデルにおいて、各波数での輝度温度 (青)および光学的深さが 1 になる高

度の温度 (赤)。



62 第 4 章 木星全球平均大気モデルの構築

表 4.3 標準大気モデルの大気構造

構成要素 分布 制約条件

温度 温位 166 K, 図 4.14 惑星放射スペクトル

ガス体積混合比 深部主重元素化合物 5×solar, 図 4.1 熱化学平衡

雲質量密度 3×基準分布 (図 4.4) アルベドスペクトル

着色物質光学的厚さ 0.06 at 10000 cm−1, 図 4.6 アルベドスペクトル

成層圏ヘイズ数密度 図 4.7 Zhang et al. (2013) より
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全球平均的な大気放射場の解析

本章では、本研究の主要なテーマである放射冷却率に関する解析結果を示す。前章で構

築した標準大気モデルにおける正味放射フラックスおよび放射冷却率のプロファイルにつ

いて、その特徴と成り立ちを明らかにする。

5.1 光学的深さ

まず、標準大気モデルにおける光学的深さが 1に達する高度の波数依存性を図 5.1に示

す。大気下端における光学的深さが全ての波数で 1を越えていることから、木星外界との

放射エネルギーのやり取りを解くうえで十分な高度範囲をカバーしていることが確認でき

る。このうち低波数側 (< 10000 cm−1) では、主に CH4 および NH3 ガスによる線吸収

と H2 の衝突誘起吸収が不透明度を担っており、おおむね 1 bar より上空で光学的深さが

1 を超えている。唯一の例外が 2000 cm−1 (5 µm) 帯で、この波数帯のみより深部で光学

的深さが 1 となっている。この波数帯は木星の大気窓帯として知られており、大気深部の

大気構造を知る数少ない手掛かりとして用いられる。ただしこの波数帯の惑星放射 (熱放

射)量は全体のわずか 1 % 程度であり、エネルギー収支にはほとんど寄与しないため、本

研究では詳しく触れない。一方で高波数 (短波長)側ではほぼ一律に 0.4 bar で光学的深

さが 1 となっている。これは雲頂高度に対応する。すなわち、高波数の太陽放射は雲頂よ

り下にはほとんど届かないことを示唆している。このことから、対流圏上部で生成されて

いる雲は、特に太陽放射のやりとりにおいて重要な役割を果たしていると言える。

5.2 正味放射フラックス

惑星放射 (熱放射)、日射、およびそれらを足し合わせた正味放射フラックスの鉛直プロ

ファイルを図 5.2に示す。ただし日射に関しては特に下向きフラックスのプロファイルが
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図 5.1 標準大気モデルにおいて光学的深さが 1 になる高度
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重要であることから、日射の正味放射フラックスと共に示す。

まず惑星放射の振る舞いについて述べる。大気深部ではほぼ全ての波長で大気層の光学

的厚さが十分に大きい。そのため惑星放射は等方的になり、正味放射フラックスは小さく

なる。しかし高度が上がるにつれて光学的厚さが小さくなり、下向き放射フラックスに対

して上向き放射フラックスが卓越するようになって、惑星放射正味フラックスは徐々に大

きくなる。そして大気上端からの光学的深さが小さな大気層では放射は変化しなくなるた

め、計算領域上端付近では惑星放射正味フラックスはほぼ一定となる。最終的に大気上

端から出ていく長波放射 (惑星放射)総量 (Outgoing longwave radiation, OLR)は 15.1

W/m2 である。標準大気モデルと雲無し大気モデルで惑星放射正味フラックスの高度分

布に違いはほとんど無い。これは、標準大気モデルの雲は惑星放射に対してほぼ透明であ

ることを表している。

日射は、大気上端から下向きに入射したのちに、大気成分による吸収・散乱を受けて

徐々に減衰し、計算領域下端ではほぼ消失している。この基本的な傾向は雲無し大気モデ

ルでも同様だが、標準大気モデルでは 0.1 barから 1 barの間で特に減衰量が大きくなっ

ており、これは雲および着色物質によるものである。このことから、惑星放射に対してほ

ぼ透明であった雲・着色物質が、日射の消散においては非常に重要であることがわかる。

これらの惑星放射フラックスと日射フラックスの寄与により、放射平衡が達成される大

気上部では、正味全放射フラックスは高度によらず一定となる。フラックスが一定となる

領域の下端高度は 0.40 bar付近となっている。この高度が対流圏と成層圏の境目の対流

圏界面である。

5.3 放射冷却率

正味全放射フラックスの発散から、各高度における放射冷却率を得ることができる (3.2

式)。図 5.2で示したフラックスから得られた放射冷却率プロファイルを図 5.3に示す。

惑星放射フラックスは冷却をもたらしており、0.5 bar 付近にピークを持つ。大気上端

から対流圏界面までの成層圏では、圏界面に近づくにつれて徐々に冷却が弱まっている。

これは後述する日射フラックスによる加熱とバランスしているためである。対流圏界面よ

りも下になると冷却は急激に強まり、0.5 bar付近にピークを持つ。対流圏冷却は 2barで

NH4SH 雲の影響により局所的に加熱に転じているが、それを除くと 6–7 barまで緩やか

に冷却が続き、以深ではほぼゼロとなる。これは大気密度が十分に大きくなり、さらに光

学的に厚くなることで、上下方向のフラックスは大きくなるものの両者の差 (正味の放射

フラックス)が小さくなり、温度変化が起きにくくなるためである。

一方で日射フラックスは加熱をもたらす。成層圏では惑星放射フラックスによる放射冷

却とバランスするように大気を加熱しており、両者の加熱と冷却により放射平衡状態にあ
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図 5.2 標準大気モデルおよび雲無し大気モデル (緑) における正味上向きフラックス

分布。全フラックス (黒) は、惑星放射フラックス (赤) と日射フラックス (青) の和で

ある。正味上向きの日射フラックスとは別に、下向きのみの日射フラックス (破線)も

記載している。
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ることがわかる。対流圏界面直下では強い加熱を示しているが、惑星放射による冷却が

卓越しており、0.5 bar のピークにおける加熱による効果はおおよそ冷却の半分程度であ

る。加熱ピークより深部では日射加熱は急激に弱まり、2 bar を越えたあたりでほぼゼロ

となる。

惑星放射による冷却と日射による加熱を合算すると対流圏では正味の冷却が生じ、成層

圏では計算精度の範囲内で両者が釣り合っていることがわかる。対流圏冷却は 2 bar 付近

で放射冷却の減衰と日射加熱が相まって局所的に加熱に転じているが、それよりも深部で

はほぼ惑星放射冷却のみが作用し緩やかに冷却が弱まっていく。
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図 5.3 標準大気モデルでの正味上向きフラックスによる放射冷却率分布。全フラッ

クスによる加熱・冷却 (黒) は日射による加熱 (青) と惑星放射による冷却 (赤) の和で

ある。

ここまでに示した惑星放射と日射による加熱・冷却に対する各大気成分 (気体・粒子)の

寄与を調べるため、以下の定式化を用いて大気の各層における成分毎の放射冷却率へ分解

した。
dT

dt x
(p) =

∫
ν

(
1

ρCp

dFν(p)

dz
× ∆τxAbs(p, ν)

∆τallAbs(p, ν)

)
dν (5.1)

ここで、ν は波数、dF
dz は正味放射フラックスの高度微分、∆τxAbs は成分 xによる吸収の
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光学的厚さ、∆τallAbs は全成分による吸収の光学的厚さをあらわす。

惑星放射と日射を足し合わせた正味の放射冷却率を成分別に分けたのが図 5.4である。

この図から、成層圏では冷却源として H2 ガスと NH3 ガスが、加熱源として CH4 ガスが

重要であることがわかる。このうち、成層圏上部では H2 ガスが主要な冷却源であるのに

対して、成層圏下部 (対流圏界面付近)では NH3 ガスによる冷却が急激に強まっている。

これに対して対流圏では、対流圏界面直下で NH3 ガスによる冷却と着色物質による加熱

が強く寄与している。しかし両者ともに大気深部では急速に寄与が弱まる。惑星放射冷却

は再び H2 ガスが中心となり、7 bar 付近に向けて緩やかに弱まる。日射加熱は CH4 ガス

による寄与がほとんどなくなり、2 bar 付近で NH4SH 雲による局所的加熱が見られるほ

かは、ほとんど加熱は起きていない。これは雲頂によって日射が強く消散され、大気深部

にはほとんど届かないことを示す。
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図 5.4 標準大気モデルでの放射冷却率分布への大気成分寄与の内訳。黒の実線が全加

熱率をあらわす。破線はガスによる加熱・冷却をあらわし、一点鎖線は粒子による加

熱・冷却をあらわす。青が NH3 ガス及び雲、マゼンタが H2 ガス、シアンが CH4 ガ

ス、赤が着色物質、緑が NH4SH雲である。

各成分の寄与を惑星放射フラックスと日射フラックスに分けたのが図 5.5および図 5.6

である。図 5.5からは先述のとおり NH3 ガスと H2 ガスによる冷却が重要であることが
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わかるが、それに加えて NH3 雲と NH4SH雲が冷却だけでなくわずかながら加熱に寄与

している。これは雲が惑星放射の一部を吸収し再放射していることをあらわしている。一

方で図 5.6 からは、先述の CH4 ガスと着色物質による加熱に加えて、NH3 ガスや NH3

雲・NH4SH雲による加熱が効いていることがわかる。特に NH3 ガスによる加熱は、こ

のガスが主要な冷却源であるだけでなく加熱源としても一定の寄与を持つという点で重要

である。ただしこの加熱は冷却の 1/8程度であるため、NH3 ガスの正味の寄与としては

冷却となっている。なお、惑星放射による加熱・冷却の解析では一部で加熱としての寄与

が見られたが、日射の場合は大気からの射出が存在しないため、加熱としての寄与しか見

られない。また、大気深部において混合比の大きい H2Oガスは、放射冷却で重要となる

0.1–7 barの高度では凝結によってほとんど失われるため、冷却・加熱には寄与しない。
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図 5.5 標準大気モデルでの惑星放射による放射冷却率分布への大気成分寄与の内訳。

黒の実線が惑星放射の正味上向きフラックスによる加熱・冷却をあらわす。それ以外の

各線は 図 5.4 に準じる。
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図 5.6 標準大気モデルでの日射による放射冷却率分布への大気成分寄与の内訳。黒の

実線が日射の正味上向きフラックスによる加熱・冷却をあらわす。それ以外の各線は

図 5.4 に準じる。
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第 6章

放射と対流によるエネルギー輸送の

議論

6.1 木星の全エネルギー収支

標準大気モデルにおける正味放射フラックス分布をベースとして、その木星表層大気の

エネルギー収支の描像をまとめる。放射対流平衡状態にある木星大気は、エネルギー収支

の決まり方に応じて 4つの領域に区分することができる (図 6.1)。この区分された 4つの

領域でのエネルギー収支を示したのが図 6.2である。

まず、大気上端から 0.1 bar の温度極小高度の間を上部成層圏として区分する。ここは

主に H2 ガスによる惑星放射 (熱放射)冷却と CH4 ガスによる日射吸収加熱により、放射

平衡に達している領域である (5.3節参照)。ほぼ全波数帯において光学的厚さが小さいた

め、全エネルギー収支に対する寄与は限定的である。領域の上端と下端における正味上

向きフラックスの差分は、日射・惑星放射ともに絶対値が 1.0 W/m2 である。このこと

から、両者の吸収と射出によって上部成層圏が放射平衡となっていることがたしかめら

れる。

なお、上部成層圏の上端におけるエネルギーの収支は、Read et al. (2016) で示され

ているような広く受け入れられている木星エネルギー収支 (図 1.1)とは一致していない。

Read らによれば、木星は日射の 65 % を吸収し、一方で木星内部から日射の 45 % に相

当する量の内部熱フラックスを供給することで、日射の 111 % に相当する惑星放射を射

出しているとされている。この描像のうち、日射の収支については Hanel et al. (1981)

が示した Voyager による短波放射観測の解析に基づいている。また惑星放射については、

Li et al. (2012) 等で示された Cassini の長波放射観測に基づいている。それに対し本モ

デルでは、木星のアルベドはより大きくなり日射吸収量は 45 % ほどになっている。一

方で惑星放射量は日射の 120 % となっていることから、内部熱フラックスは日射の 75
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図 6.1 エネルギー収支における高度区分
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% に達する。第 4章で示したように、本モデルのアルベドは Spencer et al. (2004) で示

された幾何アルベドスペクトルを参照して最適化されている。また惑星放射については、

Fouchet et al. (2004) で示された Cassini の長波放射スペクトル観測を参照して最適化

されている。Read et al. (2016) と本モデルでエネルギー収支の描像が異なることは、観

測データを参照したとしても、その解析方法や観測の不定性によって、これだけ大きな差

が見込まれるということを示している。特に日射の収支に関しては、多くの木星研究にお

いて Hanel et al. (1981) の推定が用いられてきたが、同論文の解析はあくまで予備的な

ものである。それに対し Spencer et al. (2004) で示されたような幾何アルベドスペクト

ルは他の地上観測等からも得られていることから、これに基づく本モデルの日射収支推定

にも妥当性があるものと考えられる。

上部成層圏の下にあるのが下部成層圏であり、この領域の下端は対流圏界面とする。こ

こは上部成層圏同様に放射平衡になっているが、温度勾配は負であり上部成層圏よりも安

定性が小さい。この領域での主要な冷却媒体は、領域下部では NH3 ガスだが、高度の上

昇とともに急速に存在比が減少するため、領域上部では H2 に置き換わっている。一方で

加熱源は上部成層圏と同様に CH4 ガスとなっている。この領域でのフラックス変化の絶

対値は、日射・惑星放射ともに 1.1 W/m2 である。なお Zhang et al. (2015) では、雲

頂より上の大気において日射のうち 0.7 W/m2 が成層圏ヘイズに、0.9 W/m2 がガスに

よって吸収されると推定している。また惑星放射は成層圏ヘイズが 0.2 W/m2、ガスが

1.4 W/m2 を射出するとしている。本モデルでの上部成層圏と下部成層圏の間でのフラッ

クス変化 ( 2.1 W/m2)と比較すると、彼らの推定値は本モデルより若干小さい。

下部成層圏の下に位置するのが上部対流圏である。この領域は対流圏界面から H2Oガ

スの凝結開始高度までとする。この高度は、本モデルにおいては概ね放射冷却層の下端に

相当している。ここでは NH3 ガスと H2 ガスが主要な冷却媒体となっており、それに対

して雲層中の着色物質が日射吸収加熱をもたらしている。この領域でのフラックス変化の

絶対値をみると、正味日射フラックス変化が 3.1 W/m2 に対して、正味惑星放射フラック

ス変化は 12.3 W/m2 である。したがって、この領域では惑星放射による冷却が卓越して

いる。そのエネルギー損失を補っているのが、大気深部からの対流によるエネルギー供給

である。対流によるエネルギー供給は、全球的な長期間の平均で考えれば日射と惑星放射

の差分である 9.2 W/m2 と一致するはずである。しかし次節で示すように木星雲対流に

間欠性があると考えれば、実際には周期的な積雲形成によって大量の潜熱が短期間のうち

に供給され、それが時間を掛けてゆっくりと冷却するという描像となる。

最後に、H2O 凝結高度から計算領域下端にかけての領域を下部対流圏として考える。

この領域では全ての波数帯で光学的厚さが十分に大きくなるため (図 5.1)、放射によるエ

ネルギー輸送はほとんど起きない。正味日射フラックスの変化は 0.4 W/m2、正味惑星放

射フラックスの変化は 0.4 W/m2 である。フラックス変化の小ささに加えて、大気深部
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では大気密度が非常に大きくなるため、加熱・冷却も起こりにくくなる。そのため、下部

対流圏では大気対流のタイムスケールではほとんど温度の変化は無く、上部対流圏へ熱を

供給する熱源として機能している。

図 6.2 本研究から得られた各高度におけるエネルギー収支の描像。左の水色のバーが

日射の変化をあらわし、右の赤色のバーが惑星放射の変化をあらわす。

6.2 雲対流の間欠性

Sugiyama et al. (2014) の雲対流シミュレーションで示された雲対流の間欠性は、積乱

雲の発達による短時間での潜熱解放とそれによる大気層の安定化、そして長時間にわたる

大気放射冷却による大気層の不安定化の繰り返しで生じると考えられている。ただし彼ら

のシミュレーションでは放射冷却を陽には解いていないため、周期の見積もりは放射強制

パラメータに依存している。一方で本研究では大気放射場の計算により放射冷却量を陽に

求めることができる。そこで、標準大気モデルにおける放射冷却量と潜熱加熱量のバラン

スから、具体的な周期の見積もりを行う。

Sugiyama et al. (2014) 同様に、放射冷却と潜熱解放加熱のバランスは以下の式であら

わされると仮定する。

Pbottom − Ptop

g
× xH2O × LH2O = (Ftop − Fbottom)× t (6.1)
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ここで Pbottom, Ptop、Fbottom, Ftop はそれぞれ H2O 凝結高度 (bottom) と対流圏界面

(top)における圧力と正味上向きフラックス、xH2O は大気深部での H2O混合比、LH2O

は H2Oの潜熱 (2.27 ×10−6 J/kg)、tは雲対流間欠周期をあらわす。重力加速度 g は標

準大気モデル同様に 25.16 m/s2 とする。この式は、強い積雲対流によって短時間のうち

に雲対流層に供給された H2Oの凝結による潜熱エネルギーによる加熱と、雲対流層が時

間 tの間に惑星放射冷却で失うエネルギーが等しいことを意味する。なお、NH3 等の他

の成分の凝結による加熱は H2Oのそれに比べて十分に小さいため無視している。

潜熱加熱量と H2Oの凝結高度は深部での H2O混合比に依存する。この混合比は不定

性が大きいことから、ここでは標準大気モデルで仮定した太陽組成比の 5倍の場合以外に

も、GPMS観測から得られた下限値である 4.2×10−4 (太陽組成比の 0.54倍)、本研究で

用いた雲構造の基準となった Sugiyama et al. (2014) の雲対流シミュレーションで用い

られた混合比 (太陽組成比の 3 倍)、および 10 倍、20倍のケースを用いて潜熱加熱量の

見積もりを行う。

大気深部 H2O量、H2O凝結高度、同高度での正味上向きフラックス、そして上記の式

から推定される対流間欠周期は図 6.3に示すとおりとなった。なお、いずれの場合も対流

圏界面高度 (0.40 bar)と対流圏界面での正味放射フラックス (9.14 W/m2)は標準大気モ

デルの値を用いており、その他の大気構造も標準大気モデルのものを与えている。なお、

前章の標準大気モデルの大気放射場解析で確認したように、H2Oは上部大気では凝結に

よってほとんど失われるため、この H2O量の不定性は放射冷却にはほとんど影響しない。

推定された対流間欠周期は、標準大気モデルにおいては 291 地球日となった。このこ

とから、前節で示した対流による上部対流圏への潜熱輸送フラックス 9.2W/m2 は平均値

であり、実際には 291日周期で 291(days)×86400(s/day)×9.2(W/m2)=2.3×108 J が供

給されていると考えることができる。

ここで得られた間欠周期のうち、太陽組成比の 3 倍の H2O混合比を与えたモデルでの

周期 (149地球日) は、Sugiyama et al. (2014) の標準設定 (放射冷却 0.01 K/地球日 ∼
11.4 W/m2, H2O 混合比は太陽組成比の等倍)での雲対流数値実験から示された周期 (41

地球日) の 3.6 倍となり、H2O 混合比の違いから想定される 3 倍よりも周期が長くなっ

た。これは、Sugiyama らのシミュレーションでは考慮されていなかった太陽放射による

加熱によって、冷却速度が弱まりわずかに周期が伸びたことを示している。

さらに、Sugiyama et al. (2014) では実際に木星で観測されている Fading / Revival

feature (Fletcher et al., 2011) とよばれる大規模な白雲の形成・消滅現象が同様のメカ

ニズムによって駆動されている可能性について議論している。もしこれが正しい場合、本

研究での見積もりを元にその発生周期 (3 – 10 年程度)を説明するには、深部の H2O濃

度は太陽組成のおよそ 13 倍以上であると予想される (図 6.3の緑線参照)。大気深部にお

ける H2O混合比の推定は NASAの Junoミッションの主要なテーマの一つであることか
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図 6.3 仮定した深部 H2O混合比と凝結高度、および対流間欠周期の見積もりの関係。

深部 H2O混合比の下限は Wong et al. (2004) に基づき与えた。観測された積雲対流

に対応する間欠周期と H2O混合比 (緑)については本文参照。
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ら、この示唆が正しいのか、あるいは他のメカニズムを考える必要があるのかを検討する

上で、観測の進展と解析が待たれる。
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第 7章

まとめと結論

本研究では、木星における大気放射場の物理的理解を得るため、木星大気放射モデルの

構築、同モデルを用いたガリレオプローブ投下地点 (GPES) の大気放射場の再解析、全

球平均的なスペクトルを満たす大気構造の推定とその大気放射場の解析、そして放射と対

流のバランスによる雲対流間欠周期の推定と観測されている雲対流現象との比較をおこ

なった。

GPES大気放射場の再解析から、本放射モデルは惑星放射 (熱放射)観測結果をおおよ

そ再現することができた。そして惑星放射フラックス推定に基づいた放射冷却率分布につ

いても、放射観測から制約された対流圏冷却率分布を再現でき、GPESにおいて NH3 が

欠乏していたことを改めて支持する結果となった。大気深度の増大にともなう日射減衰に

ついても観測データを再現する結果が得られた。

木星の全球アルベドスペクトルおよび惑星放射スペクトルを再現する大気構造モデルの

探索から、次の結果と示唆が得られた。アルベドスペクトルは、およそ 10000 cm−1 よ

り低波数では雲と CH4 に、より高波数では雲と着色物質により値が決まっている。最適

な大気モデルを探索したところ、雲対流数値シミュレーションから得られた雲水量プロ

ファイルを調整することで、低波数側のアルベドスペクトルの再現に概ね成功した。しか

し 10000 cm−1 付近のメタン吸収特徴の深さがモデル探索の範囲では説明困難であった。

また高波数側のアルベドスペクトルは、平均値は説明できるのに対して、モデル探索の範

囲ではスペクトルの赤化の度合いが、観測よりも弱いものにとどまった。そこで本研究で

は、個々のスペクトル特徴の一致よりも日射全体としての収支が観測値と一致するように

雲と着色物質の最適分布を決定した。

惑星放射スペクトルの基本的な形状は、探索範囲で最適な放射対流平衡モデルにより再

現することができた。観測スペクトルとの若干のずれからは、0.2 barから 0.4 bar 面付

近の対流圏界面にかけて、本研究には取り入れられていない付加的な昇温過程が存在する

ことが示唆された。しかしこのスペクトル特徴の違いはほとんど放射量には寄与しないた
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め、日射アルベド同様、エネルギー収支の観点では影響はごく小さい。

こうして得られた木星の全球観測スペクトルを最もよく再現する放射対流平衡構造に対

し、大気放射場の解析を行った。惑星放射フラックスは雲の影響をほとんど受けずに射出

されている一方で、日射フラックスは雲および着色物質による散乱・吸収の影響を強く受

けている。これらのフラックスの発散から放射冷却率プロファイルを求めると、対流圏上

部の雲形成領域に正味放射冷却率のピークが存在し、これが雲対流の駆動源になると解釈

できる。各大気層における放射冷却と放射加熱を各大気成分の寄与に分解すると、対流圏

上部の冷却は NH3 と H2 の惑星放射冷却によりもたらされており、CH4 と着色物質によ

る日射吸収加熱によって一部相殺されている。

今回求めた放射対流平衡構造に基づき、木星表大気における熱収支を大局的に表す 4層

モデルを新たに提案した。これは成層圏を、温度極小高度を境に上部成層圏と下部成層圏

に、対流圏を放射冷却率の大きい上部対流圏と、より深部の下部成層圏に分けるものであ

る。宇宙空間への惑星放射、日射の吸収・散乱には、雲対流層を包含する上部対流圏、な

らびに下部成層圏が主要な役割を果たしている。また本研究により示された熱収支は、先

行研究に比べてアルベドが大きくなり日射吸収量が減少する一方で、惑星放射量はわずか

に増加するため、対流による内部熱フラックスの寄与が 2倍弱となる。これまで観測デー

タに基づきボンドアルベドを示した先行研究は Hanel et al. (1981) だけであり、その解

析には大きな不定性が含まれることが示唆されている。惑星放射量については、概ね先行

研究と同程度であり、増加量は観測解析手法による不定性の範囲内に収まると思われる。

本研究で導いた放射冷却率を用い、雲対流活動期に雲層に解放される凝結潜熱を奪うの

に要する時間を求めることで、雲対流間欠周期を推定することができる。間欠周期は対流

圏上部ではほとんど冷却に寄与しない H2Oガスの深部混合比に強く依存することが知ら

れている (Sugiyama et al., 2014)。本研究で対流間欠周期を推定し直した結果、間欠周期

は 291 地球日となった。観測されている Fading / revival feature の数年単位の間欠周

期を同様のメカニズムを用いて説明するには、太陽組成比の 13 倍以上の深部 H2O混合

比が必要になる。
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付録 A

木星大気放射モデル詳細

A.1 光学パラメータ計算

A.1.1 衝突誘起吸収

本研究では、水素分子同士の衝突 (H2-H2)および水素分子とヘリウム分子の衝突 (H2-

He) の 2 種類の衝突誘起吸収について考慮し、他の分子種については濃度が著しく小さ

いため無視する。衝突誘起吸収には rot-transitional (RT), および rot-vibrational (RV)

に起因する吸収帯がある (e.g., Borysow 2002)。本研究では H2-H2 衝突誘起吸収の吸収

係数として、Borysow (2002) テーブルを導入する。このテーブルは RT および RV の

fundamental, 1st overtone, 2nd overtone を考慮している。このテーブルは 60-400 Kま

で 50 K 毎、400-1000 K まで 100 K 毎に、10-17000 cm−1 までの吸収係数が 10 cm−1

毎に記載されている。図 A.1にその一部をプロットしたものを示す。また H2-He衝突誘

起吸収は Borysow (1989) の計算コードを用いて算出した。同コードでは RT および RV

overtone 3 までの吸収係数を計算できる。これを用いて、50-1000 Kの吸収係数を 50 K

毎・10 cm−1 毎に計算し、それらを足し合わせて H2-H2 同様にテーブルを作成した (図

A.2 )。

これらのデータは、より新しい HITRAN2012提供の吸収係数データとも概ね整合的で

ある。図 A.3 – 図 A.6では 100 cm−1 から 400 cm−1 における吸収係数の温度変化を比

較している。HITRAN データには normal と equilibrium の 2種類があり、 normal は

200 K 以上の高温下での平衡オルソパラ比が低温下でも速度論的に保存されているとした

場合の値であり、equilibrium は完全な熱平衡を仮定した場合の値である (Richard et al.,

2012)。Borysow データがどのようなオルソパラ比を想定しているかは、明確な記述が無

いため不明であるが、 HITRAN の equilibrium データとよく一致することから、熱平

衡を仮定していると推測される。本研究では 200 K以下の温度となる 0.1-1 barでの H2
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図 A.1 H2-H2 衝突誘起吸収の吸収係数。
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図 A.2 H2-He衝突誘起吸収の吸収係数。
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吸収が重要となるため、equilibrium データと一致することは整合的である。波数によっ

ては低温側 (<100 K)で HITRAN2012 equilibrium データからのずれが見られるが、本

モデルでは 100 K未満にはならないためこのずれは計算結果に影響しない。ただし、大

気モデルにおいては H2 分子のオルソパラ比の変化を考慮していないことに注意が必要で

ある。
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図 A.3 100 cm−1 における Borysow の研究に基づく係数と HITRAN2012 に基づ

く係数の比較。

本研究では、大気層の温度に合わせて直近の吸収係数データから温度方向に線形内挿

し、そのうえで圧力方向に semi-log内挿することで、任意の温度圧力に対する吸収係数

を決定している。このテーブルから得られる吸収係数は cm−1amg−2 という次元をもっ

ており、波数 ν における分子 xおよび yの衝突誘起吸収による opacity dτx,y,ν は、衝突

誘起吸収係数 αを用いて以下のように計算できる。

dτx,y,ν =
αx,y,νPxPy

n2MgkTP
dP (A.1)

ここで PxPy は各分子種の分圧 (Pa)、nは amagat 単位量 (2.69 ×1025 m−3)、M は平

均分子量、g は重力加速度、k はボルツマン定数 (1.38 ×10−23 m2 kg s −2 K−1)、T は
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図 A.4 200 cm−1 における Borysow の研究に基づく係数と HITRAN2012 に基づ

く係数の比較。
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図 A.5 300 cm−1 における Borysow の研究に基づく係数と HITRAN2012 に基づ

く係数の比較。
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図 A.6 400 cm−1 における Borysow の研究に基づく係数と HITRAN2012 に基づ
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温度、P は全圧である。これにより、H2-H2 および H2-He の衝突誘起吸収による光学的

厚さが決定される。

A.1.2 線吸収

線吸収による吸収係数を求める最も基本的な方法は Line by line 法である。この方法

は、あらかじめ用意された吸収線のリファレンスデータに基づいて、対象となる大気の温

度と圧力に応じた吸収係数をその都度計算するものである。Line by line 法は最も正確に

吸収係数を計算できる一方で、その計算コストは膨大であるために、平衡計算のような複

数回の放射計算をおこなう場合に用いるのは困難である。本モデルでは計算コストを削減

するため、あらかじめいくつかの温度・圧力の組み合わせに対して Line by line 法を用い

て吸収係数を求め、それらをデータテーブル化しておく。そして放射計算の際に各大気層

の温度・圧力に応じて、データテーブルから適当なデータを呼び出し内挿を行うことで吸

収係数を決定する。

A.1.2.1 HITRANデータベースを用いた Line by Line 計算テーブル

本モデルでは基本的に HITRAN2012データベース (Rothman et al., 2013)に基づき、

line by line 計算を行う。ただし同データベースがカバーしていない吸収線については、

他の文献データから補った。これについては後述する。HITRANのデータは、基準温度

圧力 (Pref =1013 hPa, Tref = 296 K)における吸収線強度および半値幅と、その温度圧

力依存性を表すパラメータ等からなる (Rothman et al., 2013, table 1 参照)。任意の温

度に対する吸収線強度を求めるには、各分子種が特定のエネルギー準位にある割合を記述

するために分配関数が必要である。それには各温度における各分子種の分配関数の値が掲

載されている parsum.dat ファイル (HITRANにて提供)を用いる。

波数解像度は、過去の放射モデル研究 (光田 2007)を参照し、地球の地上付近の線吸収

をおおよそ不足なく表現するのに十分とされている 0.01 cm−1 刻みを採用する。また一

つの吸収線が吸収中心からどこまで離れた波数まで寄与するかを表すカットオフ半径につ

いては、解像度と同様の観点で見積もられた 25 cm−1 を採用する。Line by line 計算で

は、波数グリッドの各点に対して、その点から± 25 cm−1 の範囲内に吸収中心を持つす

べての吸収線からの寄与を足し上げ、その波数における吸収断面積を決定する。

以下に、温度 T、圧力 P の大気層における線吸収の光学的厚さの計算方法を示す。ま

ず、分子種 Aに関する i 番目の吸収線Xi(中心波数 nicm
−1)が、波数N における吸収係

数に与える寄与の計算をおこなう。吸収線 Xi が温度 T のときにもつ吸収強度 Si(T )は、
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以下の式から求められる。

Si(T ) = Si(Tref )
Q(Tref )

Q(T )

exp(−c2E/T )

exp(−c2E/Tref )

(1− exp(−c2ν/T ))

(1− exp(−c2ν/Tref ))
(A.2)

ここで Q(T )は分配関数和、c2 は第二放射定数 (hc/k = 1.4388 cm K)、E は下位準位エ

ネルギー (cm−1)、ν は中心波数に対応する周波数である。

大気中での分子間衝突や熱運動により、吸収線は波数方向に広がり (broadening)を持

つ。これを表す関数が吸収線型である。吸収線型は、大きく分けてドップラー線型とロー

レンツ線型の組み合わせによって表される。ドップラー線型は分子の熱運動によるドップ

ラー効果に由来し、温度のみに依存する以下のような関数である。

fD(ν − ν0) =
1

αD(T )π1/2
exp

[
−
(
ν − ν0
αD(T )

)2
]

(A.3)

αD(T ) =
ν0
c

(
2RT

Mr

)1/2

(A.4)

ここで αD はドップラー半値幅、cは光速、Rは気体定数、Mr は分子量、ν は周波数、ν0

は吸収中心波数である。一方でローレンツ線形は分子間衝突に由来し、温度と圧力に依存

する以下のような関数となる。

fL(ν − ν0) =
αL(p, T )

π[(ν − ν0)2 + αL(p, T )2]
(A.5)

αL(p, T ) = αL(pref , Tref )
p

pref

(
Tref

T

)NL

(A.6)

ここで αL はローレンツ半値幅、NL はローレンツ半値幅の温度依存性を表すべきである。

参照温度、参照圧力における αL および NL は吸収線リファレンスデータから取得する。

本研究では、ドップラー線型とローレンツ線型の畳み込み関数であるフォークト関数を

吸収線形として与える：

fV (ν − ν0) =

∫ ∞

0

fL(ν
′ − ν0)fD(ν − ν′)dν′ (A.7)

=
V oigt(x, y)

αDπ1/2
(A.8)

V oigt(x, y) =
y

π

∫ ∞

−∞

exp(−t2)

y2 + (x− t)2
dt (A.9)

x =
ν − ν0
αD(T )

, y =
αL(p, T )

αD(T )
, t =

ν − ν′

αD(T )
(A.10)

なお、実際の計算には先行研究で示されている近似式 (Kuntz 1997, Ruyten 2004)を用

いた。
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吸収強度 Si(T )とフォークト線型 fV (ν − ν0)を用いて、吸収線 Xi が波数 ν でもつ吸

収断面積 σ は以下のように書ける。

σXi(ν) = Si(T )fV (ν − ν0) (A.11)

そしてこの周波数に吸収をもたらす全ての吸収線の寄与を足し上げることで、相当する波

数 ν における吸収係数が決まる。

σtotal(ν) =
∑
i

σXi(ν) (A.12)

ここで求めた吸収係数は特定の分子種の、分子一個当たりの吸収断面積であることに注意

しておく。半値幅は同種の分子同士による衝突と他種の分子との衝突で変化するため、同

分子種間衝突 (self)および他分子との衝突 (air)でそれぞれテーブルを作成している。本

モデルで作成した吸収係数データベースは温度が 100–1000 Kを 100 K刻みに 10 グリッ

ド、圧力が 0.001 barから 100 barまで桁ごとに 6 グリッドである。

A.1.2.2 CH4 吸収係数テーブルの補完

CH4 は木星大気において日射吸収に寄与するとともに、近赤外域にアルベドスペクト

ル特徴を与える重要な分子種である。HITRAN ではおよそ 0–11,500 cm−1 の範囲にあ

る 460,000 本あまりの CH4 吸収線が記載されているが、太陽放射の吸収を考察するには

不十分である。そこでまず、10,000 cm−1 付近の吸収帯を補う。この吸収帯を形成する吸

収線は吸収強度が記載基準に満たないため HITRANには記載されていないが、木星反射

スペクトル上に明瞭に観測される。そして、HITRAN には記載の無い、 11,500 cm−1 よ

りも高波数での吸収係数データも補う (図 A.7)。

上記の補完のため、本研究では P. G. Irwin がウェブ上で公開している k 分布計

算用データテーブルを導入した (Irwin et al., 2008)。同テーブルは、Karkoschka and

Tomasko (2010) (以降 KT2010) で示された CH4 吸収モデルに基づく。KT2010 は 11

種の実験及び観測データを用いてモデル化したものであり、吸収線データベースに基づい

た吸収係数の導出とはアプローチが異なる。KT2010によれば低温・短波長の吸収線につ

いては解析が困難であり、このような実験的・経験的なモデルの方が有用であるとされて

いる。Irwin のデータベースは、ある温度・圧力において 5 または 25 cm−1 毎に区切ら

れたメインバンド内に含まれる吸収線を小さい順に並べ替え、それを 10 のサブバンドに

区切り、それぞれの吸収係数を記載したものである。10 のサブバンドの幅は常に特定の

積算確率を持つものとして定義されている。本モデルでは、このメインバンド内での放射

強度の波長依存性は無視できるとみなし、10 のサブバンドを小さい方から順に並べて吸

収係数を決定した。従って、この吸収モデルを用いた波数範囲ではメインバンド以上の波

長解像度を持たない。
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本モデルでは、HITRANに基づく高精度の吸収係数を優先しつつ、HITRANではデー

タが欠損し、なおかつ KT2010 の波数解像度の低さが問題にならなくなる高波数帯で

KT2010のデータを用いるようにした。具体的には、ラインバイライン計算において、波

数の上昇とともに最初に吸収係数がゼロとなる 8000 cm−1 を目安として、その少し手前

の 7800 cm−1 を HITRANモデルと KT2010モデルの接続点とした。

300 K以下かつ 10 bar以下の場合は上述のように HITRAN + KT2010という組み合

わせで吸収係数を求めるが、これより高温・高圧では HITRANと Beguier et al. (2015)

の線吸収データを取り入れた。Beguier は特に 10000 cm−1 付近の CH4 吸収線を詳しく

調べた先行研究であり、これに付加された線吸収データは HITRANと同様にラインバイ

ライン法を用いて吸収係数を計算できる。ただし、Beguier et al. (2015) は吸収線の中心

波数と吸収強度のみが提供されているため、吸収線の広がりについては HITRANに記載

のある直近の吸収線での値にて代用している。
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図 A.7 200K, 1bar の下での CH4 分子の吸収断面積。赤が HITRAN2012 および

Beguier et al. (2015) で示された吸収線を用いた場合、青が KT2010 のデータを用い

た場合である。本モデルでは、7800 cm−1 までは HITRAN のデータを用い、それよ

り高波数では KT2010 のデータを用いている。
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A.1.2.3 ExoMol データベースを用いたNH3 吸収断面積テーブルの作成

本モデルでは、NH3 分子の線吸収の一部を ExoMolデータベースにて提供されている

プログラムから計算した。NH3 は木星大気において CH4 に次いで大気上部で豊富に存在

する重分子種であるが、地球大気を想定した HITRANでは掲載されている吸収線本数が

少なく (46,392本)、波数範囲も最大 7,000 cm−1 程度である。惑星放射 (熱放射)計算の

みであればこの波数範囲で十分であるが、日射による加熱への影響も考慮する場合、より

波数が大きい範囲まで吸収を考慮する必要がある。ExoMolは系外惑星大気への適用を主

眼としたデータベースであり、NH3 吸収については Yurchenko et al. (2011)による研究

を元として、1,138,323,351本の吸収線による 12,000 cm−1 までの波数範囲での吸収係数

を計算することが可能である。

HITRANに基づいて計算した吸収係数と ExoMoLの吸収係数を比較すると、線型が大

きく異なっている (図 A.8)。これは ExoMol のプログラムがブロードな線型を用いるよ

うに作られているためである。圧力が低い場合、線型はよりデルタ関数的な線型に近づく

はずであり、このようなブロードな線型は正しくない。しかし同プログラムの設定上この

線型を変更できないため、止むなくこの線型を用いた吸収係数をそのまま用いる。できる

だけ HITRANデータベースに基づき Voigt線型を仮定したより正確な吸収係数を用いる

ため、同吸収係数のデータが欠損している (吸収係数が 0になる)波数帯に限り、ExoMol

プログラムによる吸収係数を用いることとする。なお、同プログラムでは air と self の区

別は無いため、同じ吸収係数を用いる。

A.1.2.4 線吸収による光学的深さの決定

以上のデータベースをあらかじめ作成した上で、放射計算の途上でデータベースを呼び

出して光学的厚さを計算する。任意の温度・圧力における吸収係数は温度方向には線形内

挿、圧力方向には log-log内挿を用いている。内挿により対象大気層での吸収係数が決ま

れば、それに分子数を与えて光学的厚さを求める。

dτx =
σxPx

MgP
dP (A.13)

ここで τx は分子種 xの線吸収による光学的厚さ、σx は吸収断面積、Px は分子種 xの分

圧である。なお、吸収係数は self と air それぞれについて内挿して求めているため、対象

の大気層の圧力と各分子種の混合比に応じて以下のように計算される。

dτx,total = (Pxτx,self ) + (P − Px)τx,air (A.14)

ここで τx,total は分子種 x の線吸収による全光学的厚さ、τx,self は分子種 x の self

broadening による線吸収の光学的厚さ、τx,air は分子種 xの air broadening による線吸
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図 A.8 200K, 1bar の下での NH3 分子の吸収断面積。赤が HITRAN2012 で示され

た吸収線を用いた場合、青が ExoMol のデータを用いた場合である。本モデルでは基

本的に HITRAN のデータを用いるが、吸収係数が 0 となる波数では ExoMol のデー

タを用いている。
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収の光学的厚さである。ある大気層に含まれる全ての分子種について線吸収による光学的

厚さを合計することで、その大気層における線吸収の全光学的厚さが決まる。

A.1.3 Rayleigh 散乱

粒子による電磁波の散乱は大きくレイリー散乱とミー散乱に区別される。このうちレイ

リー散乱は、粒子のサイズが電磁波の波長に対して十分に小さい場合に有効となる。レイ

リー散乱は多重散乱を前提としているため等方的であり、またこの過程自体は吸収を考慮

しないため一次散乱アルベドは 1である。本モデルでは、最も基本的な大気散乱過程とし

て、木星大気の大部分を占める H2 および Heガスによるレイリー散乱を導入した。

木星大気における H2 と Heの量は高い精度でわかっており、そのような環境における

レイリー散乱は以下のように近似できることが示されている (Taylor 2004)。

τR/P = 0.0083(1 + 0.014λ−2 + 0.00027λ−4)λ−4 (A.15)

これを用いてレイリー散乱の光学的厚さを計算すると、本モデルの最大波数である 35000

cm−1 でも大気深部の数 barでようやく 1に達するようになる。したがって、現在対象に

している 35000 cm−1 以下の波数では、雲層がある限りはほとんど大気散乱には寄与し

ない。

A.1.4 ミー理論計算

前節のレイリー散乱に対して、散乱体サイズが波長とほぼ同程度かあるいは大きい場

合にはミー散乱が有効となる。木星大気中には NH3, NH4SH, H2Oの雲や、成層圏ヘイ

ズ、あるいは着色物質とよばれる粒子が存在しているとされ、これらの粒子は 0.01-100

µm 程度の粒径を持つと考えられており、これは紫外から遠赤外の波長と概ね同等であ

る。よって、これらの粒子による散乱 (および吸収)を考察するにはミー理論に基づいた

計算が必要である。ミー理論では粒子による吸収と散乱の両方を考慮して光学パラメータ

を求めることになるため、一次散乱アルベドは 1より小さくなる場合がある。また粒子の

性質により散乱方向にも偏りが生じるため、非等方因子も-1(完全後方散乱) から 1(完全

前方散乱)の間で変化する。

まず、粒子の単位質量あたりの吸収と散乱の係数をミー理論計算から求める。本モデル

では、あらかじめ各種粒子の典型的な粒径分布を仮定した状態でミー理論計算を行い、各

波長における消散係数・一次散乱アルベド・非等方因子をデータベース化している。ミー

理論の計算に用いたプログラムは、はしもとじょーじ氏が作成した Bohren and Huffman

(1983)のコードを一部改変したものである。なお、このプログラムは粒子について完全球

形を仮定している。このプログラムでは、インプットとして環境媒体 (H2, He)の屈折率
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(実部)、粒子成分の複素屈折率、粒子成分の有効粒径、そして粒径分布パラメータを与え

る。このうち、H2Heの屈折率は 1を仮定した。粒子の複素屈折率については、それぞれ

表 2.2に示す先行研究を参照した。ただし、不足データに付いては適宜内挿あるいは外挿

している。また温度依存性は無視している。有効粒径については Ragent et al. (1998) の

制約を元にして nominal な値を仮定した。粒径分布パラメータについては制約が難しい

ため、本研究においては極端に偏りが出ない値として各粒子種で一律に 1.3 を仮定した。

以上のインプットを用いて、アウトプットである消散係数、一次散乱アルベド、非対称

因子はそれぞれ以下の式から計算される (浅野 2010, 大気放射学の基礎, pp126 参照)。

σe(x,m) =
2π

k2

∞∑
n=1

Re[an + bn] (A.16)

σs(x,m) =
π

k2

∫ π

0

[i1(x,m; Θ) + i2(x,m; Θ)] sinΘdΘ (A.17)

ω(x,m) = σM
s (x,m)/σM

e (x,m) (A.18)

g =
4

x2Qs

∞∑
n=1

(
n(n+ 2)

n+ 1
Re[ana

∗
n+1 + bnb

∗
n+1] +

2n+ 1

n(n+ 1)
Re[anb

∗
n]

)
(A.19)

ここで σe は消散断面積、σs は散乱断面積、ω は一次散乱アルベド、g は非対称因子であ

る。xはサイズパラメータであり粒子半径 rと波長 λを用いて x = 2πr/λとあらわせる。

mは複素屈折率mr −miiであり、k = 2π/λである。an, bn はミー係数と呼ばれ、サイ

ズパラメータと複素屈折率の関数である。Θは散乱角 (前方で Θ = 0)である。Qs は散

乱効率因子であり σs(x,m)/πr2 で与えられる。

計算された各アウトプットはそれぞれ図 2.1 、図 2.2 、図 2.3 に示したとおりである。

ここで得られた各パラメータは、表 2.2に示した各先行研究で示されたのと概ね一致した。

放射伝達計算の際は、あらかじめ前述のミー理論計算で用いた粒径分布を持つような各

種粒子の基準となる数密度 ρnum,ref および質量密度 ρmass,ref を定めておく。

ρnum,ref =
n∑

i=1

Xi (A.20)

ρmass,ref =
n∑

i=1

(4/3)πR3
i ρXi (A.21)

ここで nは粒子のサイズグリッドであり、本研究では 28 と設定した。Xi はそのサイズ

の粒子の個数比をあらわす。本研究では対数正規分布を仮定し個数比を決めている (2.2

式)。Ri は粒子の半径をあらわす。ρ はその粒子成分の単位質量 (kg/m3)をあらわす。

粒子の分布は各大気層における粒子総量の質量密度 ρmass(p)(kg/m
3) として与える。

その質量密度が、上記の基準質量密度の何倍であるかを計算し、その比に基づいて大気層
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の粒子数密度 ρnum(p)を求める。

ρnum(p) = ρnum,ref ×
ρmass(p)

ρmass,ref
(A.22)

これで大気層にどれだけの粒子が存在するかが決まるので、ここにミー理論計算から求め

た粒子一個当たりの消散断面積をかけ、静水圧平衡を仮定し、光学的厚さを求める。

τ(p) = ρnum(p)× σe ×
dP

ρairg
(A.23)

ここで ρair はその大気層の平均質量密度 (kg/m3)である。ここで求められたある粒子成

分による全光学的厚さ τ(p)のうち、一次散乱アルベド ω をかけたぶんが散乱による光学

的厚さであり、残りは吸収による光学的厚さとなる。先述のとおり、本モデルでは 5種類

の粒子成分を導入しているため、それら全ての寄与を足し合わせたものが、全粒子成分に

よる光学的寄与となる。

A.2 放射伝達計算

本モデルの放射伝達は、Toon et al. (1989) で示された二方向近似モデルに基づいた

DCPAM5 コードを用いて計算している。同コードでは、放射を短波放射 (SW) と長波

放射 (LW) に分け、それぞれの場合で鉛直方向に放射がどれだけ伝達されるかを、各大

気層の光学パラメータから求めている。同コードで用いられている定式化及び離散化に

ついては、Toon et al. (1981)、dcpam ウェブサイトで提供されているドキュメント

「DCPAM5支配方程式系とその離散化 (https://www.gfd-dennou.org/arch/dcpam/

dcpam5/dcpam5-git/doc/basic_equations/pub/basic_equations.pdf)」の 第 7

章、「DCRTM支配方程式とその離散化 (https://www.gfd-dennou.org/arch/dcrtm/

dcrtm/dcrtm_latest/doc/basic_equations/pub/dcrtm_basic_equations.pdf)」

の第 6章、および光田 (2007)を参照した。本稿では短波計算と長波計算の注意事項のみ

記述する。

A.2.1 短波

短波放射の計算では、大気上端からある天頂角で下向きに入射する太陽光が、各大気

層を通過する際にどれだけ吸収あるいは散乱されるかを解く。ここでは二流近似法 (Two

stream method) を用いる。また散乱近似としてエディントン近似を用いる。このとき、

大気上端から n番目にある光学的厚さ τn の大気層の上端 (光学的深さ τt, 以下では上端

を基点とした光学的厚さ 0を引数とする)と下端 (光学的深さ τt + τn, 以下では上端を基
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点とした光学的厚さ τn を引数とする)の境界面における上下方向のフラックスは以下の

ように書ける。

F+
n (0) = e3,nY1,n + e4,nY2,n + C+

n (0) (A.24)

F+
n (τn) = e1,nY1,n − e2,nY2,n + C+

n (τn) (A.25)

F−
n (0) = e1,nY1,n + e2,nY2,n + C−

n (0) + µ0πFs exp(−
τt
µ0

) (A.26)

F−
n (τn) = e3,nY1,n − e4,nY2,n + C−

n (τn) + µ0πFs exp(−
τt + τn
µ0

) (A.27)

ここで µ0 は太陽天頂角の余弦、Fs は日射フラックスである。下向きフラックスの最終

項は直達光をあらわす。e は以下の式であらわされる。

e1,n = Γn exp(−λnτn) + 1 (A.28)

e2,n = Γn exp(−λnτn)− 1 (A.29)

e3,n = exp(−λnτn) + Γn (A.30)

e4,n = exp(−λnτn)− Γn (A.31)

ここで Γと λは散乱近似によって変化する。

Γn =
γ2,n

γ1,n + λn
(A.32)

λn = (γ2
1 − γ2

2)
1/2 (A.33)

エディントン近似のもとでは γ1,2,3,4 は以下のようになる。

γ1 =
7−ϖ0(4 + 3g)

4
(A.34)

γ2 = −1−ϖ0(4− 3g)

4
(A.35)

γ3 =
2− 3gµ0

4
(A.36)

γ4 = 1− γ3 (A.37)

ここで ϖ0 は大気層の一次散乱アルベド、g は非等方因子である。また Y1.2 は以下のよう

にあらわされる。

Y1,n =
1

2
(k1,n exp(λnτn) + k2,n) (A.38)

Y2,n =
1

2
(k1,n exp(λnτn)− k2,n) (A.39)

ここで k1,2 は以下のようにあらわされる。

k1 =
Fs − k2 − C−(0)

Γ
(A.40)
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k2 =
(AsfcΓ− 1)Fs − C−(0) exp(λτsfc) + Γ(−C+(τsfc) + µ0πFs exp(−τsfc/µ0))

(AsfcΓ− 1) exp(λτsfc)− (Asfc − Γ)Γ exp(−λτsfc)
(A.41)

ここで Asfc, τsfc はそれぞれ計算領域下端でのアルベドと光学的深さをあらわすが、本計

算では Asfc はゼロとしている。さらに C+,− については以下のようにあらわされる。

C+
n (τ) =

ϖ0,nπFs exp(− τt+τ
µ0

)(
γ1,n− 1

µ0

γ3,n
+ γ4,nγ2,n)

λ2
n − 1

µ2
0

(A.42)

+ 2µ1,n(B0,n +B1,n(τ +
1

γ1,n + γ2,n
))

C−
n (τ) =

ϖ0,nπFs exp(− τt+τ
µ0

)(
γ1,n+

1
µ0

γ4,n
+ γ2,nγ3,n)

λ2
n − 1

µ2
0

(A.43)

+ 2µ1,n(B0,n +B1,n(τ − 1

γ1,n + γ2,n
))

ここで B0 = πB(0)、B1 = π(B(τsfc)−B(0))/τsfc である。以上の定式化と離散化の詳

細については先述の参考文献を参照されたい。短波放射が重要になるのは可視光を中心と

した高波数域であり、本モデルでは原則として 35,000 cm−1 までの全波数域で短波放射

計算を行う。

A.2.2 長波

長波放射の計算では、大気下端から上向きに入射する拡散近似フラックスおよび大気自

身が発する惑星放射 (熱放射)が、各大気層を通過する際にどれだけ吸収あるいは射出さ

れるかを解く。ここでは二流近似放射源関数法 (Two stream source function method)

を用い、散乱近似として入射角・散乱角依存性を持たない半球平均近似を用いている。放

射源関数法を用いた場合、フラックスは以下のように書ける。

F±
n (τ) =

∫ 1

0

µI±(τ, µ)dµ (A.44)

≈
∑
i

ωiµiI
±(τ, µi) (A.45)

ここで、ωi はガウス重みであり、本モデルでは天頂角 θを 0–90 ◦を 8 点に分けて重みを

与えている (表 A.1)。また Ipm(τ, µi)は光学的深さ τ に位置する大気層を µi = cos(θi)

の方向に通過する放射の放射強度をあらわす。± はそれぞれ上向きあるいは下向きの放
射を意味する。

上下方向での I はそれぞれ以下の式であらわせる。

I+n (0, µ) = I+n (τn, µ) exp(−
τn
µ
) (A.46)
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表 A.1 本モデルで用いたガウス重み

分点 cos θi 重み

θ1 1.99e-2 5.06e-2

θ2 0.102 0.111

θ3 0.237 0.157

θ4 0.408 0.181

θ5 0.592 0.181

θ6 0.763 0.157

θ7 0.898 0.111

θ8 0.980 5.06e-2

+
Gn

λµ− 1
(exp(

−τ

µ
)− exp(−τλ))

+
Hn

λµ+ 1
(1− exp(−τn(λ+

1

µ
))

+ α1(1− exp(−τn
µ
))

+ α2(µ− (τn + µ) exp(−τn
µ
))

I−n (τn,−µ) = I−n (0,−µ) exp(−τn
µ
) (A.47)

+
Jn

λµ+ 1
(1− exp(−τn(λ+

1

µ
)))

+
Kn

λµ− 1
(exp(−τn

µ
)− exp(−τnλ))

+ σ1(1− exp(−τn
µ
))

+ σ2(µ exp(−τn
µ
) + τn − µ)

ここで G,H, J,K, α, σ は以下のように与えられる。

Gn = (Y1,n + Y2,n)(
1

µ1
− λ) (A.48)

Hn = (Y1,n − Y2,n)Γ(λ+
1

µ1
) (A.49)

Jn = (Y1,n + Y2,n)Γ(λ+
1

µ1
) (A.50)

Kn = (Y1,n − Y2,n)(
1

µ1
− λ) (A.51)



102 付録 A 木星大気放射モデル詳細

α1 = 2(B0 +B1(
1

γ1 + γ2
− µ1)) (A.52)

α2 = 2B1 (A.53)

σ1 = 2(B0 −B1(
1

γ1 + γ2
− µ1)) (A.54)

α2 = 2B1 (A.55)

ここで µ1 = 1−ϖ0

γ1−γ2
である。以上の式は式変形にあたり散乱近似として半球平均近似を仮

定しており、そのときの γ は以下のように与えられる。

γ1 = 2−ϖ0(1 + g) (A.56)

γ2 = ϖ0(1− g) (A.57)

以上の定式化と離散化の詳細については先述の参考文献を参照されたい。ただし本研究で

は地表面は存在しないことから、下部境界での上向きフラックスとして黒体放射フラック

スではなく以下の拡散近似フラックスを与えている。

F+(τsfc) = πB(Tsfc) + 2π

(
dB

dT

dT

dP

dP

dτ

)
(A.58)

これは計算領域下端付近での温度勾配を持った大気が、下端よりも下にも続いていると仮

定した場合のフラックスの一次の項までを足したものである。長波放射が重要になるの

は惑星放射が見られる低波数域であり、木星の場合は有効温度 125 Kに対応する 25 µm

(400cm−1)付近に惑星放射のピークを持つ。また 5 µm(2000 cm−1)付近に見られる大気

窓波長帯からもわずかながら無視できない量の惑星放射が観測されている。従って、本モ

デルではこれらを十分にカバーできる 5000 cm−1 までの波数帯において、長波放射計算

を行う。

A.3 アルベド計算

一般にアルベドとは、入射光に対する反射光の割合を示す比である。入射光や反射

光の定義により様々な種類のアルベドが提案されているが、本研究では幾何アルベド

(Geometric albedo)とボンドアルベド (Bond albedo)を用いて日射の放射計算結果を評

価している。

A.3.1 幾何アルベド

幾何アルベドとは、惑星が位相角 0の方向に返す放射の強度を、惑星半径と同じ大きさ

を持つ完全等方散乱円盤 (Lambert disk, 全ての入射光を半球方向に等方的に散乱する平

面)が位相角 0の方向に返す放射強度で割ったものである。その定義上、幾何アルベドは
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波長の関数である。例えば 0.5µmにおける幾何アルベドが 0.4であれば、その波長での

放射強度が惑星サイズの等方散乱円盤で想定される位相角 0 度への反射光強度の 4 割で

あるということを意味する。なお、惑星半径の完全等方散乱球 (Lambert sphere) では、

幾何アルベドは常に 2/3となる。

本モデルでは、まず太陽天頂角を 0–90◦ の間で 8点に分け、それぞれの太陽天頂角を

与えた放射計算を個別におこなう。その結果得られる 8つの放射計算結果それぞれについ

て、大気上端におけるフラックス Fi をガウス求積法を用いて積分することで、幾何アル

ベドの分子となる位相角 0度への反射光強度 Iscat を求めることが出来る。ガウス重みづ

けは表 A.1で示したものと同じである。ここでフラックスを放射強度に直すため、エディ

ントン近似を仮定すると以下の式のように書ける。

Iscat(ν) =
8∑

i=1

Fi(ν)(
π

4
+ cos θi)

1

π2
2πR2 cos θiWi (A.59)

ここで θi は太陽天頂角、Rは木星半径、Wi はガウス重みである。また Fi は鉛直上向き

フラックスのため、これを太陽天頂角方向に投影するため cosを掛けている。一方で、分

母となる等方散乱円盤で想定される反射強度は以下の式で計算できる。

ILD(ν) =
Fsolar(ν)πR

2

2π
(A.60)

これらの式を用いて、波数 ν における幾何アルベドは以下のように計算できる。

Ageo(ν) =
Iscat(ν)

ILD(ν)
(A.61)

A.3.2 ボンドアルベド

ボンドアルベドは、惑星があらゆる方向に反射する放射強度の合計値を、惑星半径と同

じ大きさの円盤が受ける放射強度の合計値で割ったものである。これを言い換えると、惑

星が受け取る全太陽エネルギーに対する惑星が反射するエネルギーの比とも言える。その

定義上、ボンドアルベドは惑星に対して一意に決定できる。例えばボンドアルベドが 0.3

ならば、惑星は受け取る全太陽エネルギーのうち 3割を様々な方向に反射し、残りの 7割

を吸収するということである。なお、ボンドアルベドを波長積分値ではなく波長ごとに定

義したものは球アルベド (Spherical albedo)とよばれる。

ボンドアルベドの計算は幾何アルベドとほぼ同様の手順でおこなう。様々な太陽天頂角

を仮定した場合の放射計算をおこない、それぞれの場合の大気上端における上向きフラッ

クスを得て、それを合算する。幾何アルベドでは位相角 0の放射強度を得るため cosをか

けていたが、ボンドアルベドでは全放射を用いるためそのままガウス求積法にて積分をお
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こなう。

Escat =
8∑

i=1

Fi2πR
2Wi (A.62)

木星が受け取る日射エネルギーは FsolarπR
2 なので、ボンドアルベドは以下のように書

ける。

Abond =
Escat

FsolarπR2
=

2
∑8

i=1 FiWi

Fsolar
(A.63)
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