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要旨

　近年，太陽から 12 pc の比較的近傍に位置する赤色矮星 TRAPPIST-1 に 7つの系外惑星が発
見され，もっとも外側の軌道を持つものを除く 6 つの惑星は地球程度の質量と半径を持つと推定
されている．この中で 3 つの惑星は，惑星表層で液体の水が安定に存在することを許す中心星放
射条件を満たしており，近い将来の新型宇宙望遠鏡による観測で液体の水や生命の有無について，
手掛かりが得られるものと期待される．
　理論的に，これらの惑星はスノーライン付近で形成され，内側に移動してきたことが示唆され
ており，少なくとも形成時点においては水を豊富に獲得していた可能性がある．その一方，赤色
矮星は，形成後数億年間継続する前主系列段階において，高い光度を維持するため，それに伴い
現在は穏やかな中心星放射を受けている惑星も，過去に暴走温室状態にあり，中心星の EUV 放
射によって水蒸気大気の流体力学的散逸を起こしていた可能性がある．
　これまで TRAPPIST-1 系については，水蒸気があらかじめ大気下層で水素原子と酸素原子に
全て解離した系を想定した半解析的な大気散逸モデリングしか行われてこなかった．しかし，水
蒸気による放射冷却効果や水蒸気の光解離をもたらす吸熱反応は，散逸率を低下させる働きを持
つはずである．また膨張した大気の観測可能性を考える場合，多数の大気成分の動径分布を理解
することが重要である．
　そこで本研究では，多成分大気の一次元流体力学的散逸モデルを構築し，水蒸気による冷却効
果や分子種間の化学反応過程を取り入れ，水蒸気大気からの大気散逸率を推定し，TRAPPIST-1

惑星系からどの程度水が失われたのか，また現在も流体力学的散逸が起きていた場合に，散逸大
気の観測可能性について明らかにする．水蒸気主成分大気に対し，流体力学的散逸の物理過程や，
散逸量，現在の大気構造の観測可能性などを明らかにするのは本研究が初めてである．
　本研究で構築した数値モデルは，成分間の相対運動を拡散過程として記述する．水蒸気から導
かれる 20種の化学成分の一連の化学反応を組み込み，また EUV 照射の吸収，熱放射の射出につ
いては，主要成分の波長別の吸収断面積と大気内での放射伝達を考慮した．本モデルを，酸素含
有成分を除き，ヘリウムとその派生成分を加えて，流体力学的散逸現象が確認されているホット
ジュピター HD 209458b の水素-ヘリウム大気にまず適用した．その結果，水素散逸流の流量，水
素ガスおよび重元素の持ち上げに関する観測的制約を満たす結果が得られ，本数値モデルは HD

209458b における流体力学的散逸を再現可能であることが確かめられた．
　次に，本モデルを惑星表面に液体の水の存在が許容される軌道半径からわずかに内側に外れて
いるTRAPPIST-1d に適用し，水蒸気大気の散逸率と EUV 光度の進化を考慮した惑星年齢通じ
た総散逸量を推定した．この惑星に着目したのは，もし水が現存する可能性が示されれば，質量
が大きく，中心星放射の弱いより外側の惑星に水が残っている可能性が高いといえるからである．
流体力学的散逸の駆動源となるEUV 光度はTRAPPIST-1 のような M8 型の低質量恒星に対して
は観測されていないため，同型の恒星に関するX線強度の観測値からスケーリングを行ってEUV

光度進化を推定した．ただし X線強度の観測値の不定性を考慮して，強弱 2通りの EUV光度進
化を与えた．
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　数値計算の結果，主にEUV 吸収を起こす高度領域において水蒸気による放射冷却が効き，散逸
率が抑えられるとともに，水蒸気は計算領域下層で光解離し，上層では分子量の小さい大気成分
が主要となることが示された．また EUV 放射強度が地球軌道上の平均値の 25 倍以上の場合は，
散逸する水素原子と酸素原子の間で顕著な質量分別は生じなかった．
　TRAPPIST-1d の形成から現在 (約 70 億年) までの水素原子や酸素原子の総散逸量は強いEUV

光度進化モデルに沿う場合，水素は 316 地球海洋水素質量相当，酸素は 268 地球海洋酸素質量相
当である．弱いEUV 光度進化モデルに沿う場合は，総散逸量は著しく小さくなり，両元素とも約
1 海洋質量相当となった．前者の場合の総散逸量は，惑星質量の約 15% に相当する．ただしこの
場合であっても，この惑星がスノーライン付近で形成され，初期に水を豊富に獲得した場合には，
現在でも水を保有している可能性がある．
　強い EUV 光度進化モデルに沿う場合，TRAPPIST-1 系の惑星では，今も流体力学的散逸が
起きている可能性があり，この場合には高高度まで水素原子や酸素原子が持ち上げられる．そこ
で強い EUV 光度進化モデルにおける現在の EUV 放射を与えた場合の組成分布を用いて，トラ
ンジット最中央点における恒星光の減光率を推定した．TRAPPIST-1d では，Ly-α 線の減光率
が約 30%, OI 輝線で約 25% となり，惑星の中心星に対する面積比に比べて著しく大きな減光率
を示す．TRAPPIST-1b, c, e, f, g にも同様に当てはめたところ，ハビタブルゾーンに位置する
TRAPPIST-e, f に対してTRAPPIST-1d と同程度の減光率が得られたのに対し，TRAPPIST-1c

については惑星の重力による束縛が強く，大気上層の密度が希薄になるため，減光率はいずれの輝
線も 10% 未満となった．これらの減光率から Hubble Space Telescope (HST) や 2020 年代打ち
上げ予定の World Space Observatory-Ultraviolet (WSO-UV) で観測した場合，大気成分の同定
に必要な露光時間を見積もった．HST で TRAPPIST-1b, c, d, e, f のトランジット観測がなされ
た場合，Ly-α 線の減光は一度のトランジット観測で検出可能であるが，OI 輝線の減光は検出が
困難である．しかし，WSO-UV でトランジット観測が行われた場合，OI 輝線の減光を検出する
ための露光時間は TRAPPIST-1d, e, f で約 50 時間となる．この露光時間と各惑星のトランジッ
ト継続時間や公転周期を用いると，1 年程度の観測期間があれば，酸素大気の検出が可能である．
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第 1 章 序論 1.1背景

第1章 序論

1.1 背景

1.1.1 TRAPPIST-1 惑星系

　 1992年に初めて系外惑星が確認されて以降，これまでに 3700個以上の太陽系外惑星が検出され，
その中には存在を確認されており，地球質量程度のものも多く含まれている (http://exoplanet.

eu)．近年，太陽近傍の赤色矮星TRAPPIST-1 に 7つの系外惑星が発見され，もっとも外側の軌
道を持つものを除く 6 つの惑星は地球程度の質量と半径を持つと推定されている (Gullion et al.,

2016, 2017, Wang et al., 2017, Luger et al., 2017 など)．
　この中で，TRAPPIST-1 e, f, g は Kopparapu et al. (2013) が示した，ハビタブルゾーン内に
位置している (図 1.1)．ハビタブルゾーンとは，組成や質量が惑星に類似した惑星の表面において
液体の水が安定的に存在可能な軌道のことで，その位置と軌道は主に中心星光度に依存している．
TRAPPIST-1 系では，ハビタブルゾーンよりも主星近傍に 3 つの惑星 (b, c, d) ，さらにハビタ
ブルゾーン以遠に 1 つの惑星 (h) が存在しており，各惑星は，中心星からの距離に応じ，それぞ
れことなる表層環境を有していると考えられる．
　TRAPPIST-1 系は太陽系から 12.0pc と比較的近い距離に位置し，近く打ち上げ予定のジェー
ムス · ウェッブ宇宙望遠鏡や 2020 年代初頭の打ち上げが提案されている国際紫外線宇宙望遠鏡
WSO-UVの目指す，系外地球型惑星の大気観測の最適な対象と目されている (Deeg and Belmonte,

2017)．これらの観測から，現在は制約に乏しい系外地球型大気の組成や構造の解明，さらにはそ
の惑星間の比較学の展開が期待される．

1.1.2 大気の組成

　現在のTRAPPIST-1 系の惑星に，大気や水は存在しているのだろうか．これまでに，ハッブル
宇宙望遠鏡 (以下，HST) やスピッツアー 宇宙望遠鏡 (以下，SST) で TRAPPIST-1 系の惑星を
トランジット観測した結果について概説する．
　 de Wit et al. (2016) は，HST を用いて TRAPPIST-1b,　 c のトランジットを 1.1 - 1.7 µm

の波長帯で観測し，トランジットスペクトルを得た．得られたトランジットスペクトルは平坦な
プロファイルを持ち，大気があるとすれば平均分子量の高い成分 (例えば，H2O など) で構成され
たものであることを示唆している．Delrez et al. (2018) は，SST を用いて，3.6, 4.5 µm の各波
長でTRAPPIST-1bトランジット観測を行った．観測誤差のため断定はできないが，3.6 µm より
も 4.5 µm の方がわずかに減光が大きいことに着目し，TRAPPIST-1b の大気はH2O より分子量
の大きい気体 (例えば，CO2) が支配的である可能性を議論している．
　他方，Bourrier et al. (2017) では，TRAPPIST-1bや c のトランジット時における Ly-α 線の
スペクトル変化をHST を用いて観測し，恒星に対する惑星の面積比から期待される割合よりも強

1
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図 1.1: TRAPPIST-1 の各惑星の軌道を示した図．薄緑色の領域はKopparapu et al. (2013) で推
定されたハビタブルゾーンを表している．Gillon et al. (2017) Figure 1(d) より引用 (一部改変)．

2
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い減光を捉えた (図 1.2)．この観測結果から彼らは，TRAPPIST-1b と c が赤外観測から推定さ
れた大気組成に反して広がった水素大気を持つことを示唆している．しかしながら，このスペク
トルの変化は中心星の活動変化により，Ly-α 線の線強度が減少した可能性も残っている．
　以上のように，現時点では，TRAPPIST-1 の惑星系における大気の組成や水の有無などについ
て，観測的な制約は確立していない．

図 1.2: TRAPPIST-1 b および c の Ly-α 線のトランジット観測結果．横軸は日心視線速度，縦
軸は波長あたりの単位面積当たりのフラックスを示している．黒色線は複数回観測した中心星の
Ly-α 線スペクトルを平均した値，青色線は TRAPPIST-1b のトランジット時におけるスペクト
ル，黄色線はTRAPPIST-1c のトランジット時におけるスペクトルを表している．黒色，赤色の
点線はそれぞれ中心星，TRAPPIST-1 系付近に存在する局所星間雲の視線方向の速度，斜線の領
域は星間雲による吸収やジオコロナによる放射の混入がある波長帯を示している．Bourrier et al.

(2017) Figure 1 より引用．

1.1.3 水散逸問題

　 TRAPPIST-1 系は最も外側の惑星でも中心星から 0.06 AU 程度しか離れておらず，非常にま
とまった系となっている．また，内側の 6 つの惑星は，軌道周期が内側から順に，1.51(b), 2.42(c),

4.04(d), 6.06(e), 9.1(f), 12.35(g) 日と推定されており，これらの値は近似的に簡単な整数比をな
していることから，軌道共鳴に陥っている可能性がある (Gullion et al., 2017)．このようなコン
パクトな系を形成するには，各惑星は中心星から遠方で誕生し，原始惑星系円盤との相互作用に
よって，内側に移動してきたことを示唆する (Gullion et al., 2017)．Ormel et al. (2017) は，ス
ノーライン付近で原始惑星系円盤の外側領域由来の cm - m サイズのペブル集積により原始惑星
が成長し，それらが内側にタイプ I 移動を起こすことで現在のコンパクトな惑星系が形成された
と提案している．これらのことから，TRAPPIST-1 の惑星系は形成時点において，水を豊富に獲
得していた可能性が考えられる．
　 TRAPPIST-1 系の惑星における水の安定性については，過去から現在に至る中心星放射の強
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第 1 章 序論 1.1背景

さに基づいて議論することが出来る．TRAPPIST-1 の質量は太陽の約 0.089 倍 (Van Grootel et

al., 2017) と赤色矮星の中でも極めて小さく，これは恒星中心部で水素の核融合反応を起こすた
めに必要な質量の下限値に近い．このような軽い恒星は，星間雲の収縮による誕生後，中心部で
水素の核融合反応がおきるために必要な温度と圧力を得るまでに数億年以上かかり，この前主系
列星段階では，高い光度が維持される．そのため，現在ハビタブルゾーンに位置している惑星は，
初期の数億年間は強い中心星放射を受けて，高温に加熱された暴走温室状態にあり，惑星表層に
存在する水はほとんど水蒸気になっていたと推測される．図 (1.3) に TRAPPIST-1 系形成後の
5 Myr から 1 Gyr までのハビタブルゾーンの進化とTRAPPIST-1d,e,f,g の現在の軌道を示した．
TRAPPIST-1dはHZの内縁付近に位置し，現在も水が存在しているならば全て水蒸気になり，暴
走温室状態である可能性が高い．これは，最近 TRAPPIST-1 系地球型惑星を想定した三次元大
気大循環モデルにおいても示唆されている (Wolf, 2017)．他方，TRAPPIST-1e, f, g はそれぞれ
0.45 Gyr, 0.20 Gyr, 0.12 Gyr 程度でハビタブルゾーン内に移動すると考えられる．
　このように，高い光度を維持する前主系列段階では，同時に中心星の EUV (Extreme Ultra

Violet) 放射も強いことが観測的に示唆されている (Guinan and Engle, 2016)．そのため，過去ほ
ど強い中心星の EUV放射によって，TRAPPIST-1 系の惑星は，長期間水蒸気大気の流体力学的
散逸を起こしていた可能性がある．例えば，Tian and Ida (2015) は，M 型矮星のハビタブルゾー
ン内にある惑星の多くが，この過程によって表層の水を全て失ってしまっている可能性を指摘し
ている．

10-2

10-1

100

106 107 108 109 1010

Inner HZ
(Runaway greenhouse)

Outer HZ
(Maximum greenhouse)

D
is

ta
nc

e 
[a

u]

Age [yr]

Habitable zone

 (M
star  = 0.089 M

sun )

TRAPPIST-1d
TRAPPIST-1e
TRAPPIST-1f

TRAPPIST-1g

図 1.3: TRAPPIST-1系におけるハビタブルゾーンの年齢を通じた進化．水平線はTRAPPIST-1d

や e, f, g の現在の軌道を示し，青色の曲線はハビタブルゾーンの境界 (内側: 暴走温室，外側: 最
大温室効果)を表す．ハビタブルゾーンの導出には Kopparapu et al. (2013) の式 (2),(3) を使用
し，恒星の質量に応じた各年齢における光度や有効温度は Braffe et al. (2015) から引用した．
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1.1.4 流体力学的散逸とその観測

　流体力学的散逸とは，高温の大気が重力の束縛を振り切って流体として流出する散逸プロセス
である．この散逸は恒星の EUV放射による上層大気の加熱によって駆動され，水素やヘリウムな
どの軽い大気成分ほど流出を起こしやすい．また条件によっては，より重い分子もともに散逸す
る．そのため，流体力学的散逸は，惑星における大気量や，組成，海洋の持続性などを左右する
重要な散逸プロセスだと考えられている (Lammer et al., 2008)．
　過去の太陽系地球型惑星においても流体力学的散逸が生じていたことが，大気中の微量成分の
存在度パターンなどから示唆されている (例えば，Pepin, 2006)．ただし，現在の太陽系には，流
体力学的散逸を起こしている惑星は存在しない．他方，恒星に近接した系外惑星については，流
体力学的散逸現象が確認されつつある．特に詳しい観測が行われてきたのが，ホットジュピター
のHD 209458b である．この惑星は，中心星に対する面積比は 1.5 % 程しかないのに対し，主星
の前面を通過する際に恒星 Ly α 線強度が約 15 % にも達する減少を起こすことが見出されてい
る．これはこの惑星の水素大気がロッシュ半径 1を超えて膨張していることを示しており，水素の
流体力学的散逸が起きていることを強く示唆する (Vidal-Madjar et al., 2003) ．さらに，HST を
用いて再度 HD 209458b の波長帯 118-171 nm におけるトランジット観測を行ったところ，水素
の Ly-α 線の吸収以外に，炭素原子や酸素原子，窒素原子などの吸収線においても同程度の線強度
の減少が観測された．これは水素の流体力学的散逸によって，ロッシュ半径を超えて重い分子が
運ばれていることを意味する (Vidal-Madjar et al., 2004)．

1.1.5 系外惑星に対する流体力学的散逸の数値モデリングに関する先行研究

　HD209458bをはじめとするホットジュピターやホットネプチューンを想定した，高温水素主成
分大気の流体力学的散逸シミュレーション研究は多数存在する (Tian, 2015)．ただし，散逸量を
決定する重要な因子である，加熱効率，すなわち大気の各層に吸収されたEUVエネルギーのうち
分子の光分解や再放射などに費やされるものを除いて，大気の熱エネルギーに転換される割合も
併せて解いた研究は，Yelle (2004), Garćıa Muñoz (2007), Salz et al. (2016a) などに限定される．
他の研究は加熱効率を自由パラメータと置いているものが多い．
　 Yelle (2004), Garćıa Muñoz (2007), Salz et al. (2016a)のモデリングでは，HD209458bの大
気構造や散逸率に対する観測的制約を基本的に満足する結果が得られている．化学過程を含むそ
の定式化は，水蒸気を主成分とする系外地球型惑星大気の流体力学散逸の数値モデリングにも応
用可能であり，本研究においても数値モデル構築のひな型として参考にした．ただし，詳しく見
ると，水素主成分大気の散逸に関しても，EUV光のスペクトルと放射伝達，放射冷却過程など再
考が必要な要素がいくつか見いだされた．本研究ではこれらを改良した数値モデルを構築し，数
値モデルの動作テストも兼ねHD209458b大気の散逸シミュレーションを行った．詳しくは第３章
に記述する．
　TRAPPIST-1 系の各惑星からの大気散逸については，加熱効率を仮定し，またH2O の光分解
を念頭に大気成分をあらかじめ H, O のみとした，半解析的な大気散逸モデリングしか行われて
いない．そのような研究の中でもっとも新しい Bolmont et al. (2017) では，Owen and Alvarez

(2016) の水素一成分大気，一次元流体方程式を解いた結果から，EUV に対する加熱効率を用い
てTRAPPIST-1b, c, d における水素原子と酸素原子の散逸率を推定した．EUV 光度は，常に恒

1惑星の重力圏の半径．それより外側では惑星の重力よりも中心星の重力が支配的になる．

5



第 1 章 序論 1.3本論文の構成

星の光度に対して一定の割合を占め，全光度の進化 (Baraffe et al., 2015) に沿って変化するもの
とした．その結果，例えばハビタブルゾーンの内縁付近を公転するTRAPPIST-1d からは，形成
から約 10 億年間で 3-7.5 地球海洋質量相当の水素原子が散逸したと推定している．
　しかし，これら従来のモデルでは水蒸気による放射冷却効果や水蒸気の光解離により吸収され
るエネルギー，またその光解離により生じる多数の大気成分間の相互作用などが取り入れられて
いない．また，EUV 光度の時間進化は必ずしも恒星の全光度進化に沿わないことが，様々な年齢
のG 型主系列星の観測 (Ribas et al., 2005) や早期M 型星の観測 (Engle and Guinan, 2016) の観
測から示唆されている．そのため，TRAPPIST-1 系の惑星に対し，EUV 光度進化に応じた水素
や酸素の散逸量と大気構造の関係，大気成分の分別，現在の大気構造の観測可能性などは未解決
のままになっている．

1.2 本研究の目的

　そこで本研究では，多成分大気の流体力学的散逸モデルを構築し，水蒸気大気からの流体力学
的散逸現象の物理的性質や化学反応過程の考察，大気散逸率の推定を行い，水の保持可能性に与
える影響を明らかにする．また，得られた結果から TRAPPIST-1 における現在の大気の観測可
能性について推定を行い，将来の観測に役立てることを目的とする．

1.3 本論文の構成

　本論文の構成について簡単に説明する．2 章では，今回構築した多成分大気散逸の数値モデル
について説明し，3 章では，これをホットジュピターHD209458b に適用し，我々のモデルの有効
性を確認する．4 章では，TRAPPIST-1 d に水散逸モデルを適用して，水蒸気大気からの流体力
学的散逸について考察する．5 章では，前章の結果を踏まえ，TRAPPIST-1 系の各惑星からの水
散逸量の推定を示すとともに，現在の大気の観測可能性について議論を行う．6 章では結論を述
べる．
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第2章 数値モデル

2.1 基礎方程式

　多成分大気における球対称非粘性流体の運動を，以下の基礎方程式を用いて記述する．

∂r2ρi
∂t

+
∂r2ρiu

∂r
+

∂

∂r
(r2ρi(ui + vi)) = r2ω̇i, (2.1)

∂(r2ρu)

∂t
+

∂

∂r
(r2(ρu2 + p)) = r2ρfext + 2pr, (2.2)

∂(r2ρE)

∂t
+

∂

∂r
(r2(ρE + p)u) +

∂(r2h)

∂r
= ρur2fext + r2Q. (2.3)

順に，連続の式，運動方程式，エネルギー方程式である．ここで r は惑星中心からの距離，t は時
間，ρi，ui，viはそれぞれ成分 i の密度，分子拡散速度，渦拡散速度，ρ，u，p はそれぞれ気体全
体の密度，平均速度，圧力である． E = e + 1/2u2 は気体の単位質量あたりの全エネルギー (内
部エネルギーと運動エネルギーの和)，h は熱フラックス，ω̇i は化学反応による成分 i の正味の質
量生成を表す．fext は外力項で，Q は大気へのエネルギー付与率 (以下，加熱率)である．
　外力項fextには惑星の重力だけでなく，主星が及ぼす潮汐力を考慮し，次式で表す (Garćıa Muñoz

2007)．

fext = −GMp

r2
+

GM∗
(a− r)2

− (a− r)
GM∗
a3

. (2.4)

ここで，G は重力定数，Mp は惑星の質量，M∗ は恒星の質量，a は恒星から惑星までの距離であ
る．上式の右辺の各項は順に惑星の重力，惑星が受ける恒星重力，公転による遠心力を表す．
　熱フラックス h は，

h = −κ∂T
∂r

+
∑
i∈l

ρihiui (2.5)

と表せ，κ は気体の熱伝導係数，T は温度，hi は成分 i の単位質量あたりのエンタルピー，l は
気体種の数である．熱伝導係数は各成分による熱伝導の寄与の平均をとって，

κ =
1

n

∑
(niAiT

αi), (2.6)

により与える．ここで，ni は成分 i の数密度，Ai, αi は成分 i の熱伝導の温度依存性を表す定数，
n は全数密度を表す．各成分の熱伝導係数は表 2.1 にまとめた．以下では特に断らない限り温度 T

の単位には [K] を用いる．
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表 2.1: 成分 i の熱伝導係数Ai, αi ．
Ai αi Ref.

H2 223 0.77 [SN00]

H 379 0.69 [BK73]

H+
2 5.21× 10−8 2.5 [BK73]

H+ 7.37× 10−8 2.5 [BK73]

H+
3 4.25× 10−8 2.5 [BK73]

e 1.20× 10−6 2.5 [BK73]∗

O 75.9 0.69 [BK73]

O2 56.0 0.69 [BK73]

H2O 96.7 0.50 [BK73]

OH 50.5 0.50 [BK73]

[SN00] Schunk and Nagy (2000), [BK73] Banks and Kockarts (1973). ∗ 完全電離気体

2.2 分子拡散，渦拡散

　渦拡散速度の近似式は次式で表せられる．

vi = −KED ∂

∂z

(
ln
ρi
ρ

)
　 = −KED

(
1

ni

∂ni
∂r

− 1

n

∂n

∂r

)
. (2.7)

ここで，KED は渦拡散係数 1を表す．この定式化において Σρivi = 0 となる．
　分子拡散速度の近似式は Burger (1969) より，

ui = −1

p

∑
j∈l

DijkT

[
∂nj
∂r

+ nj

(
∂

∂r
(lnT ) +

mjg

kT

)]
− 1

p
DijkT

∑
j∈l

Zj

[
∂nj
∂r

+ nj
∂

∂r
(lnT )

]
　

(2.8)

= −(1− yi)bi
n

[
1

ni

∂ni
∂r

(
1 + Z2

i

ni
ne

)
+

1

T

∂T

∂r

(
1 + Z2

i

ni
ne

)
+
mig

kT

]
+
∑
j∈l

yj(1− yj)bj
n

[
1

nj

∂nj
∂t

(
1 + Z2

j

nj
ne

)
+

1

T

∂T

∂r

(
1 + Z2

j

nj
ne

)
+
mjg

kT

]
(2.9)

と書ける．ここで，すべての成分が同じ温度をとり，i, j の二体間の分子拡散の寄与を総和で表す
ことができることを仮定した．Dij は i 成分と j 成分の相互拡散係数，Di はDi =

∑
j ̸=iDijZj

nj

ne
，

Zj は j成分と電子の電荷比 qj/qe，bi は他成分に対する衝突係数，yi は混合比，g は重力加速度
である．相互拡散係数は，

Dij =
bi · (1− yi)∑

k∈I,k ̸=iKikninj
(2.10)

であり，衝突係数 b は付録 D.5 節に記載した．分子拡散速度の第一式 (2.8) の右辺第一項は鉛直
方向の濃度勾配を駆動力とする拡散過程，右辺第二項は気体全体を電気的に中性に保つよう内部
電場が働くことによる分子拡散過程 (両極性拡散) を意味する．分子拡散速度の導出については付
録 C 節を参照されたい．

1渦拡散係数値は各惑星の計算設定 (表 3.1, 表 4.4 にある)

8



第 2 章 数値モデル 2.3化学反応

2.3 化学反応

　大気成分として，H, H2, He, H2O, O, O2, O(1D), OH の中性気体と，H+, H+
2 , H

+
3 , He+,

HeH+, H2O
+, H3O

+, O+, O+
2 , OH+ のイオン，そして電子 e を考える．

表 2.2: 水素の化学反応一覧
番号 化学反応 反応係数 Ref.

R1a H2 + hν → H +H + 2hν [HM70]

R1b → H+
2 + e [SN00]

R1c → H+ +H + e [SN00]

R2 H + hν → H+ + e [SN00]

R3 H+
2 + e → H +H 1.86× 10−7T−0.43 [LT00]

R4 H+ + e → H + hν 2.52× 10−10T−0.75 [LT00]

R5a H+
3 + e → H2 +H 1.38× 10−7T−0.30 [LT00]

R5b → H +H +H 4.15× 10−7T−0.30 [LT00]

R6 H+
2 +H2 → H+

3 +H 2.08× 10−9 [LT00]

R7 H+
2 +H → H+ +H2 6.40× 10−10 [LT00]

R8 H+ +H2(v ≤ 4) → H+
2 +H 2.00× 10−9e−21240/T [MC82]

R9 H+
3 +H → H+

2 +H2 2.08× 10−9e−19900/T [YE04]

R10 H2 +H2,H → H +H +H2,H 7.60× 10−5T−1.4e−52540/T [TH86]

R11 H+ +H2 +H2,H → H+
3 +H2,H 3.20× 10−29 [MI68]

R12 H + H +H2,H → H2 +H2,H 1.50× 10−29T−1.3 [TH86]

単位:1体反応は sec−1, 2体反応は cm3 sec−1, 3体反応は cm6 sec−1. [HM70] Hunten and McEloy

(1970), [SN00] Schunk and Nagy (2000), [LT00] Le Teuff et al. (2000), [MC82] McConnell et al.

(1982), [TH86] Tsang and Hampson (1986), [MI68] Miller et al. (1968), [YE04] Yelle (2004)

表 2.3: ヘリウムの化学反応一覧
番号 化学反応 反応係数 Ref.

R13 He + hν → He+ + e [SN00]

R14 He+ + e → He + hν 9.08× 10−11T−0.64 [LT00]

R15 HeH+ + e → He + H 3.06× 10−7T−0.60 [LT00]

R16a He+ +H2 → H +HeH+ 7.20× 10−15 [LT00]

R16b → He + H+ +H 3.70× 10−14e−35/T [LT00]

R17 HeH+ +H2 → H+
3 +He 1.50× 10−9 [LT00]

R18 HeH+ +H → H+
2 +He 9.10× 10−10 [LT00]

R19 H+
2 +He → HeH+ +H 1.30× 10−10 [LT00]

単位:1 体反応は sec−1, 2 体反応は cm3 sec−1, 3 体反応は cm6 sec−1. [SN00] Schunk and Nagy

(2000), [LT00] Le Teuff et al. (2000)
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表 2.4: H2O の化学反応一覧

番号 化学反応 反応係数 Ref.

R20a H2O + hν → H +OH [SN00]

R20b → H2O
+ + e [SN00]

R21 OH + hν → O +H [SN00]

R22 O + hν → O+ + e [SN00]

R23a O2 + hν → O +O [SN00]

R23b O2 + hν → O +O(1D) [SN00]

R23c O2 + hν → O+ +O + e [SN00]

R23d O2 + hν → O+
2 + e [SN00]

R24a H2O
+ + e → O + 2H 3.05× 10−7T−0.50 [LT00]

R24b → OH +H 8.60× 10−8T−0.50 [LT00]

R24c → O +H2 3.90× 10−8T−0.50 [LT00]

R25a H3O
+ + e → H2O +H 7.09× 10−8T−0.50 [LT00]

R25b → OH + 2H 3.05× 10−8T−0.50 [LT00]

R25c → OH +H2 5.37× 10−7T−0.50 [LT00]

R25d → O +H2 +H 5.60× 10−9T−0.50 [LT00]

R26 OH+ + e → O +H 6.50× 10−7T−0.50 [LT00]

R27a O+
2 + e → O +O 0.22 ∗R27 [SS05]

R27b O+
2 + e → O +O(1D) 0.42 ∗R27 [SS05]

R27c O+
2 + e → O(1D) + O(1D) 0.36 ∗R27 [SS05]

R28 O+ + e → O + hν 1.40× 10−10T−0.66 [LT00]

R29a H+
2 +H2O → H2O

+ +H2 3.90× 10−9T−0.50 [LT00]

R29b → H3O
+ +H 3.40× 10−9T−0.50 [LT00]

R30 H+
2 +O → OH+ +H 1.50× 10−9 [LT00]

R31 H+
2 +O2 → O+

2 +H 8.00× 10−10 [LT00]

R32 H+ +H2O → H2O
+ +H 6.90× 10−9T−0.50 [LT00]

R33 H+ +OH → OH+ +H 2.10× 10−9T−0.50 [LT00]

R34 H+ +O → O+ +H 6.86× 10−10T 0.26e−224/T [SN00]

R35 H+ +O2 → O+
2 +H 2.00× 10−9 [LT00]

R36 H+
3 +H2O → H3O

+ +H2 5.90× 10−9T−0.50 [LT00]

R37 H+
3 +OH → H2O

+ +H2 1.30× 10−9T−0.50 [LT00]

R38 H+
3 +O → OH+ +H2 8.00× 10−10T−0.50 [LT00]

R39 H2O
+ +H2 → H3O

+ +H 6.40× 10−10T−0.50 [LT00]

R40 H2O
+ +H2O → H3O

+ +OH 2.10× 10−9T−0.50 [LT00]

R41 H2O
+ +O → O+

2 +H2 4.00× 10−11 [LT00]

R42 H2O
+ +O2 → O+

2 +H2O 4.60× 10−10 [LT00]

R43 OH+ +H2 → H2O
+ +H 1.01× 10−9 [LT00]

R44 OH+ +H2O → H2O
+ +OH 1.59× 10−9 [LT00]

R45 OH+ +H2O → H3O
+ +O 1.30× 10−9 [LT00]
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第 2 章 数値モデル 2.3化学反応

表 2.4　続き

番号 化学反応 反応係数 Ref.

R56 OH+ +O → O+
2 +H 7.10× 10−10 [LT00]

R57 OH+ +O2 → O+
2 +OH 5.90× 10−10 [LT00]

R58 O+ +H2 → OH+ +H 1.70× 10−9 [LT00]

R59 O+ +H → H+ +O 5.66× 10−11T 0.36e8.6/T [LT00]

R60 O+ +H2O → H2O
+ +O 3.20× 10−9T−0.50 [LT00]

R61 O+ +OH → O+
2 +H 3.60× 10−11T−0.50 [LT00]

R62 O+ +O2 → O+
2 +O 1.90× 10−11 [LT00]

R63 H2O +H2 → H +OH +H2 5.80× 10−9e−52900/T [TH86]

R64 H2O +H → H2 +OH 1.03× 10−16T 1.90e−9625/T [TH86]

R65 OH +H2 → H2O +H 1.06× 10−17T 2e−1490/T [TH86]

R66 OH +H → O +H2 8.21× 10−21T 2.8e−1950/T [TH86]

R67 OH +OH → H2O +O 3.50× 10−16T 1.4e200/T [TH86]

R68 O2 +H → O +OH 2.61× 10−10e−8160/T [TH86]

R69 O + H2 → OH +H 1.80× 10−20T 2.8e−2980/T [TH86]

R70 O + H2O → OH +OH 7.59× 10−15T 1.3e−8600/T [TH86]

R71 O +OH → O2 +H 7.47× 10−10T−0.5e−30/T [TH86]

R72 OH +H +H2,H → H2O +H2,H 6.10× 10−26T−2 [TH86]

R73 O + H +H2,H → OH +H2,H 1.30× 10−29T−1 [TH86]

R74 O +O +H2,H → O2 +H2,H 5.21× 10−35e900/T [TH86]

R75 O(1D) → O + hν 1.00× 10−4 [SS05]

R76 O(1D) + H2O → OH +OH 2.20× 10−9 [GA72]

R77 H2 +O(1D) → H +OH 1.00× 10−9 [RO95]

R78 O(1D) + O2 → O2 +O 3.20× 10−11e70/T [DM97]

R79 O(1D) + O → O +O 8.00× 10−12 [RO95]

単位:1 体反応は sec−1, 2 体反応は cm3 sec−1, 3 体反応は cm6 sec−1 .

R27(T < 1200) = 1.95× 10−7(300/T )0.7, R27(T > 1200) = 7.38× 10−8(1200/T )0.56

[GA72] Garvin (1972), [SS05] Smithtro and Sojka (2005), [RO95] Roble (1995),

[DM97] DeMore et al. (1997)
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第 2 章 数値モデル 2.4加熱率計算

　成分 i の化学反応による質量生成率 ω̇iは，

ω̇i =
dρi
dt

=
µi
Na

∆ni
∆t

, (2.11)

と表すことができる，ここで，µi は気体の分子量，Na はアボガドロ数，∆ni は時間ステップ∆t

の間に正味に生成される成分 i の単位体積あたりの個数である．数密度の変化は，化学反応によ
る生成量と消費量の差なので，例えば表 2.2 から水素分子の化学反応を取り出すと，

∆nH2 = ((∆nR5a +∆nR7 +∆nR9 +∆nR12)

− (∆nR1a +∆nR1b +∆nR1c +∆nR6 +∆nR8 +∆nR10 +∆nR11)), (2.12)

と書ける，ここで∆nRn は化学反応 Rn による反応量を表しており，表 2.2 の反応番号に対応し
ている．

2.4 加熱率計算

　惑星大気に入射した主星のEUV 放射は，大気成分に吸収される．そのエネルギーのうち，大気
の加熱に使われるのは，化学反応に消費されるエネルギーと，放射冷却によって失われるエネル
ギーを差し引いたものとなる．加熱率Q(r) は，

Q(r) = Qabs(r)−Qch(r)−Qrad(r), (2.13)

とあらわされる．ここで，Qabs(r)はEUV放射の吸収率，Qch(r)は化学反応による吸熱率，Qrad(r)

は放射冷却率を表す．

2.4.1 気体による放射の吸収

　恒星 EUV スペクトルには，太陽のそれを 11 年平均したものを用いる (Woods and Rottman,

20022)．また，H2O や O2 などは FUV 領域において大きな光解離や吸収作用がある．そのため，
太陽EUVスペクトルと共に 300 nm以下のFUVスケジュールも本研究では考慮する (Woods and

Rottman, 2002)．これ以降では，特に断りがない限り EUV-FUV を EUV と表記する．EUV 放
射を吸収する成分としてH ,H2,He ,O ,O2,H2O を考慮し，波長別の吸収断面積は自然科学研究機
構 核融合科学研究所 (NIFS)3 による．Woods and Rottman (2002) の波長区切りに合うように波
長依存性をフィッテングした．
　 EUV の大気中の放射伝達については，平行光線として入射する効果を考慮する (Kuramoto et

al., 2013)．惑星大気に入射した恒星の EUV 放射は，一つの光路に着目すると，図 2.1 に示すよ
うに各球殻を横切りながら，ランベルト ·ベール の法則に従い吸収される．各球殻での放射の吸
収率Qabs(r) は，

Qabs(r) =
Eabs(r)

Vshell(r)
(2.14)

2ftp://laspftp.colorado.edu/pub/solstice/ref_min_27day_11yr.dat
3http://dpc.nifs.ac.jp/photoab/d_list.html
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第 2 章 数値モデル 2.4加熱率計算

図 2.1: two-dimensional energy deposition method の概略図．左図は惑星大気の右側から恒星放
射が入射する様子を表しており，右図は恒星放射が図に対して垂直に入射する様子を表している．

とする．ここで，Eabs(r)は微小な厚みを持つ半径 r の球殻で吸収される単位時間当たりの総EUV

エネルギー，Vshell(r) は球殻の体積である．図 2.1 に示すように配置を考えると，Eabs は次の積
分から求めることができる．

Eabs(r) =

∫ λ

0

∫ D=r

D=0
2πDdD · (1− exp[−{

∑
i

σini(r)}∆s(r,D)]) · F (r,D, λ)∆λ, (2.15)

∆s(r,D) =

√(
r +

∆r

2

)2

−D2 −

√(
r − ∆r

2

)2

−D2. (2.16)

ここで，D は光線の惑星中心に対する衝突パラメータ，σi は成分 i による吸収断面積，∆s は平
均半径 r, 厚さ∆r を持つ球殻を横切る光路長，F は r における衝突パラメータD を持つ光線の
強度，λ は波長である．つまり，Eabs(r) は，球殻を横切る各光路∆s(r,D) において吸収される
エネルギーを足し上げることによって求められる．また球殻の体積 Vshell(r) は，

Vshell(r) =
4

3
π

{(
r +

∆r

2

)3

−
(
r − ∆r

2

)3}
. (2.17)

球殻に入射する波長 λ, 衝突パラメータD の恒星EUV 放射のエネルギーフラックス F (r,D, λ)は
最も外側の球殻から，次式を逐次計算することによって求められる．

F (r,D, λ)∆λ = exp[−{
∑
i

σini(r)}∆s(r +∆r,D)] · F (r +∆r,D, λ)∆λ. (2.18)

ここで，大気上端 (r = rN ) に入射する EUV 放射のエネルギーフラックスは，

F (rN , λ)∆λ = Nphoton(λ)
hc

λ
∆λ (2.19)

と書け，ここでNphoton は波長 λ の光子数フラックス，h はプランク定数，c は光速である．

2.4.2 気体よる放射冷却

　大気に H2O のような永久電気双極子モーメントを持つ分子が存在すると，それらの分子が振
動・回転準位の遷移による熱放射を起こし，エネルギーを領域外に放出することで大気を冷却す
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第 2 章 数値モデル 2.4加熱率計算

る．加えて，高温の気体分子については，電子状態の遷移による熱放射も起こる．このような熱
放射による放射冷却率Qrad は，放射冷却による温度変化率 (dT/dt)c と次の関係を満たす．

ρCv

(
dT

dt

)
c

= −Qrad. (2.20)

ここで，Cv は大気の単位質量あたりの比熱である．本計算モデルでは，H+
3 , H2O, H による放射

冷却を考慮する．
　水素成分主体の大気に普遍的に存在する，微量成分の H+

3 は特に高い温度で効率的に放射を起
こす．H+

3 による放射冷却率QH+
3
は，

QH+
3
= 4πnH+

3
Q̃H+

3
(T ) (2.21)

と表され，ここで Q̃H+
3
(T ) は，一分子あたりの放射率 (単位時間当たりの放出エネルギー) である．

Q̃H+
3
(T ) はMiller et al. (2010) によって関数フィッテングされた式を用いる．

Q̃H+
3
(400 ≤ T ≤ 900) =− 3.87932× 10−32T 4 + 1.60926× 10−28T 3 − 1.443608× 10−25T 2

+ 4.96694× 10−23T − 6.11904× 10−21[W/sr/mol] (2.22)

Q̃H+
3
(900 ≤ T ≤ 3000) =− 1.61317× 10−32T 4 + 9.76608× 10−29T 3 − 8.66296× 10−26T 2

+ 3.54583× 10−23T − 8.24045× 10−21[W/sr/mol] (2.23)

　また水素原子では，Ly-α 線の放射による冷却が重要である (Owen and Alvarez, 2016)．H 原
子による冷却率は Black (1981) により定式化されているものを用いる．

QH = 7.5× 10−20nenH exp

(
−118348

T

)
[W/m3]. (2.24)

　水蒸気の冷却率には，光子の脱出確率を考慮する．これは，水蒸気が幅広い波長域で大きな吸
収断面積を持ち，光学的厚さが十分大きい領域では，放出された光子が近接する大気層で再吸収
され，放射冷却が阻害される効果が無視できないからである．光子の脱出確率とは光子が吸収や
散乱を受けずに考えている領域外へ脱出できる確率のことである．本研究では，輻射輸送の問題
を脱出確率の計算に置き換えるソボレフ近似 (Sobolev, 1957) を用いた．大気の流出のように，熱
運動以外の速度構造がある場合，ドップラー効果によって吸収振動数が変わるため，吸収率が下
がって光学的厚みが小さくなる．すなわち，大きな速度勾配があれば光子の脱出確率は大きくな
る．このような状況に対して開発されたのがソボレフ近似であり，大きな速度勾配が存在するこ
とを前提としているため，大速度勾配近似 (LVG, large velocity gradient theory) とも呼ばれてい
る．定式化の詳細は B.5 で述べる．

2.4.3 化学反応による吸熱，発熱

　各高度の光解離反応係数 (Ji(r))は，加熱率の定式化 (2.4.1 節) における，微小な厚みを持つ半
径 r の球殻に入射する平行光線の効果を考慮し，その放射伝達を解いて導出する．

Ji(r) =

∫ λ

0
σi · q(r,D, λ)∆λ, (2.25)
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ここで，q(r,D, λ) は r における衝突パラメータD, 波長 λ を持つ単位面積当たりの太陽光子数，
σλ は光解離断面積である．r に入射する q(r,D, λ) は，次式を光路に沿って逐次計算することに
より求められる．

q(r,D, λ) = exp[−{
∑
i

σini(r +∆r)}∆s(r +∆r,D)] · q(r +∆r,D, λ) (2.26)

　また，光解離反応を引き起こす波長域は以下の通りである．

H2 + hν −−−−−−−−−−−−→
(69.0≤λ≤113.0 nm)

H +H + 2hν ′ (R1a)

−−−−−−−→
(λ≤80.3 nm)

H+
2 + e (R1b)

−−−−−−−→
(λ≤68.6 nm)

H +H + e (R1c)

H + hν −−−−−−−→
(λ≤91.1 nm)

H+ + e (R2)

H2O + hν −−−−−−−→
(λ≤98.4 nm)

H +OH (R20a)

−−−−−−−−→
(λ≤242.5 nm)

H2O
+ + e (R20b)

　化学反応によるエネルギー吸熱率は，例えば，表 2.2 の化学反応について書き表すと，

QR1a = JR1anA

(
hc

λth
− 2

hc

121.6 nm

)
QRi(i=1b,1c,2) = JRinA

(
hc

λth

)
QR4 = KRinAnB

(
∆HfRi −

hc

91.1 nm

)
QRi(i=3,5,∼10) = KRinAnB∆HfRi

QRi(i=11,12) = KRinAnBnM∆HfRi

である．ここで λth は光電離の閾値，∆HfRi は化学反応前後での気体の生成熱差分を示す．各分
子の 1モルあたりの生成熱は，Le Teuff et al. (2000) の表 2 を参考にした．これらの式をそれぞ
れの化学反応式に当てはめ，足しあげることで化学反応によるエネルギー吸熱率を求める．各反
応式におけるエネルギー吸熱率は付録D.6 にまとめた．

2.5 計算手法

2.5.1 数値解析手法

　各保存方程式 (2.1), (2.2), (2.3) はセミ · ラグランジュ法を用いて移流相と非移流相に分け，移
流相をCIP 法，非移流相を差分法で解いた (付録B 参照)．これらの方程式を陽的に解き定常解を
得るためには，CFL 条件 (Courant-Friedrichs-Lewy Condition) によってタイムステップが制限
される．そのため，タイムステップ∆t は以下のようにおいた．

∆t = ν min

{
∆rk
ck

}
(2.27)
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ここで，ν はクーラン数 (0 ≤ ν ≤ 1)，k は格子点番号，∆rk は格子点間隔，ck は格子点間の情
報伝搬速度 4である．格子点は格子点間隔が r の増加に伴い，指数関数的に大きくなるように定
義した．

rk = r0

(
rN
r0

)( k
N
)a

(i = 0, 1, · · · , N)

(2.28)

N は格子点数であり，a は格子点の集中度合いを示す数で，値を大きくするほど，下部境界に集
中する．ここでは，格子点数を 1500，a = 2 として計算した．

境界条件，収束条件

　下部境界条件は，温度と圧力，そして密度，混合比を固定し，上部境界は外挿する． 初期条件
は大気成分は下部境界の混合比で固定し，密度分布は下部境界からある距離まで静水圧平衡, 以遠
を r−2 に比例させ, 速度・温度がそれぞれ計算領域にわたって 10−5 m/s 一定, 下部境界温度一定
とした.

　定常解に収束したと判断する指標として以下の式を導入する．

∆2Θ =

√√√√√ 1

Nvar

Nvar∑
k=1

[
1

Ngrid

Ngrid∑
grid=1

(Θn+1
k −Θn

k)
2

(Θk)2

]
(2.29)

ここで，Θ は変数 (移流値；質量保存式：Σρsr
2, 運動量保存の式：u, エネルギー保存の式：p)，n

はタイムステップ，Nvar は変数の数，Ngrid はグリッド数を表している．タイムステップ間の変化
∆2Θ が 10−12 よりも小さくなった場合に，定常状態に達したと判断し，計算を終了する．

2.6 変数，定数リスト

　本研究で用いた代表的な定数は表 2.5 にまとめた．ここで µ は平均分子量を表し，以下のよう
に求める．

µ =
∑

yiµi. (2.30)

ここで，yi, µi はそれぞれ，i 成分の混合比，分子量を表す．i 成分の混合比 yi は，i 成分の数密
度と全数密度の比を用いて以下のように表す．

yi =
ni
n

(2.31)

また大気の比熱比 γは，

γ =

∑
(yiCp,i)∑
(yiCv,i)

, (2.32)

とする．ここでCp,i は i 成分の定圧熱容量，Cv,i は i 成分の定積熱容量 を表す．今回は簡単のた
めに，i 成分の定圧熱容量と定積熱容量の比である比熱比 γs を用い，s 成分の比熱比は単原子分
子を 1.67，二原子分子を 1.41，三原子分子以上を 1.29 とした．

4例えば，流束と音速の和や熱フラックスの速度
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表 2.5: 本計算で用いた定数一覧
記号 意味 値 単位

G 万有引力定数 6.67 × 10−11 m3/(s2· kg)
R 気体定数 8.3144 J/(K · mol)

R∗ 比気体定数 8.3144/µ J/K

NA アボガドロ定数 6.02 × 1023 mol−1

h プランク定数 6.626 × 10−34 J · s
c 光速 2.997 × 108 m/s
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第 3 章 HD 209458b への適用 3.1等温モデル

第3章 HD 209458b への適用

　系外惑星の中で，大気流出が観測的に捉えられているものは現時点では少数である．その中でも，
もっとも詳しく観測が行われているホットジュピター HD 209458b の水素-ヘリウム大気に，本研
究で新たに開発したモデルを適用する．この系外惑星では，Garćıa Muñoz (2007)，Yelle (2004)

などで多成分大気の流体力学的散逸シミュレーションが行われてきた．これら先行研究や観測に
よる大気流出率の制約 (Vidal-Madjar et al., 2003) と本研究で開発したモデルから得られる結果
の比較から，本モデルの有効性を確認する．そして先行シミュレーション研究からの改良点を踏
まえて，この惑星からの大気流出について新たな考察を加えることを目的とする．
　系外惑星とその中心星の物理量を表 3.1 に示す．HD 209458b は太陽によく似た恒星のまわり
を公転し，軌道長半径が 0.045 AU とかなり中心星に近接している．

表 3.1: HD 209458 と HD 209458b　の物理量
恒星 質量 (M⊙) 半径 (R⊙) 有効温度 (K) スペクトル型 年齢 (Gyr)

HD209458 1.148a 1.203b 6092.0 ± 103.0b G0V 4±2c

系外惑星 質量 (kg) 半径 (m) 有効温度 (K) 軌道半径 (AU) 公転周期 (JD)

HD 209458b 1.31 ×1027a 9.65 ×107a 1459a 0.045a 3.524a

[a] Southworth (2010), [b] Boyajian et al. (2015), [c] Melo et al. (2006)

3.1 等温モデル

　まず等温大気を仮定して，解析解と数値解を比較し，計算領域にわたって質量保存が成り立っ
ていることを示し，この数値モデルの有用性を示す．等温大気流体力学的散逸は，次式で与えら
れる散逸パラメータ (Hydrodynamic Escape Parameter 以下，HEP) を用いてスケールすること
ができる (Watson et al., 1981)．

HEP ≡ GMpm

RpkT
=
GMpµ

RpRT
(3.1)

ここで，Rp は惑星半径，m は分子一個の質量，k はボルツマン定数である．HEP は気体分子の
惑星表面における重力束縛エネルギーと熱運動エネルギーの比で表わされ，惑星大気がどれ程重
力によって束縛されているのかを表している．HEP の値が大きい場合，重力による束縛が強くな
り，散逸がおきにくく，逆にHEP が小さいと，大気は散逸しやすくなる．
　等温大気モデルでは，下部境界数密度を 1.0× 1020 m−3 ，混合比を yH = 0.3, yH2 = 0.7 として
与えた．また，計算領域は 1Rp ∼ 15Rp までとし，中心星からの潮汐力を無視した．図 3.1 に数
値計算結果と解析解との比較を示す．ここからHEP の値に関係なく，密度分布，速度分布共に解
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第 3 章 HD 209458b への適用 3.1等温モデル

析解と数値解がほぼ一致しており，また数値解の質量フラックスは計算領域にわたってほぼ一定
で，質量保存が満たされていることが分かる．図 3.3 では質量フラックスの解析解と数値解の相
対誤差を示しており，HEP によらず，誤差は 2% 以内に収まっている．
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Number Density [m-3]
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10-4
10-2
100
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104 Velocity [m/s]

Analytical
Numerical

1034
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1038
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1042

 1  10

R/Rp

Mass Flux [s-1]

図 3.1: HD 209458 b の等温大気における密度分布と速度分布，質量フラックス分布．横軸は惑
星半径で規格化した惑星中心からの距離，縦軸は上から順に数密度，流速，質量フラックスであ
る．赤色の線はHEP=5 (T = 3.7× 104 K), 緑色の線はHEP=15 (T = 1.2× 104 K), 青色の線は
HEP25 (T = 7.4× 103 K) であり，破線は解析解，実線は数値解を，そして黒色の+ 印は臨界点
を表している．
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図 3.2: 各計算における H と H2 の高度分布．横軸は惑星半径で規格化した惑星中心からの距離，
縦軸は数密度．赤色の線は HEP=5, 緑色の線は HEP=15, 青色の線は HEP=25 であり，実線は
H2を，破線はH を表す．
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図 3.3: HD209458 b における数値解と解析解の質量フラックスの相対誤差．横軸はHEP，縦軸は
解析解の質量フラックス (Fana, [s

−1]) からの数値解の質量フラックス (Fnum, [s
−1])の相対誤差を

百分率で表している．
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第 3 章 HD 209458b への適用 3.2加熱大気モデル

3.2 加熱大気モデル

3.2.1 計算設定と大域的なエネルギー保存性

　加熱大気モデルでは，先行研究との比較のため，Garćıa Muñoz (2007) と同一の，下部境界条
件やEUV 光度を与えた (表 3.2)．数値モデルの構成でGarćıa Muñoz (2007) と本研究が異なる点
には，採用した数値積分スキーム，EUV 加熱率，H+

3 の放射冷却率の評価法が挙げられる．

表 3.2: HD 209458b 大気の物理量
物理量 値

下部境界温度 [K] 1200

下部境界圧力 [Pa] 1.0

下部境界混合比 yH2 = 1

yH2 = 0.9, yHe = 0.1

yH2 = 0.8, yHe = 0.2

yH2 = 0.7, yHe = 0.3

渦拡散係数 [m2/s] 104

化学反応速度 表 2.2,表 2.3

EUV 光度 [W/m2] 1.71 (at 0.045AU)

　まず計算領域内で大気に与えられるエネルギーフラックスと領域外に流出するエネルギーフラッ
クスの収支を確認する．放射過程による系の単位時間あたりの正味加熱エネルギーを Ein ，流体
運動によって計算領域外に正味に流出するエネルギーEout とすると，それぞれ以下のように表す
ことができる．

Ein = 4π

∫ rN

0
Q(r)r2dr, (3.2)

Eout = 4πρNuNr
2
N{HN −H0} − 4π

(
κr2

dT

dr

)
N

+ 4π

(
κr2

dT

dr

)
0

, (3.3)

H =
u2
2

+
γ

γ − 1
RT − GM

r
−G

M⋆

(a− r)
−G

Mp +M⋆

2a3

(
aM⋆

M⋆ +Mp
− r

)2

. (3.4)

ここで，H は流体の単位質量あたりのエネルギー和 (運動エネルギー+エンタルピー+重力束縛
エネルギー)，下付き文字N ,0 はそれぞれ上部境界と下部境界での値を表している．式 (3.3) の右
辺第一項は流体が下部境界から上部境界に運ばれるまでに得たエネルギーであり，第二項と第三
項は，それぞれ上部境界や下部境界から領域外に熱伝導によって輸送されるエネルギーを表して
いる．
　図 3.4 [a] は，式 (3.3) と (3.2) の各項の値を示している．図 3.4 [a] では，下部境界から熱伝導に
よって流出するエネルギーフラックスは負の値をとったため，図に示されていない．これは，H+

3

による放射冷却により下部境界付近の温度が下部境界温度よりも低くなったため，下部境界から
のエネルギー流入があることを意味している．
　エネルギー保存が成り立っているならば，定常状態において単位時間あたりの正味加熱エネル
ギーEin と系からの正味流出エネルギーEout は等しくなる．図 3.4 [b] に数値計算で求めた定常解
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第 3 章 HD 209458b への適用 3.2加熱大気モデル

における両者の比Eout/Ein を示した．ここからどの計算においてもおよそ 2% 以内でエネルギー
保存が保たれていることがわかる．
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図 3.4: Garćıa Muñoz (2007) と同等の設定を行った場合の加熱大気モデルでのエネルギー分配と
エネルギー収支．それぞれの横軸は大気下端におけるH2 の混合比である．[a] 黒線は計算領域内
に流入するエネルギーフラックス，赤線は流体に付与されるエネルギーフラックス，緑線と青線
はそれぞれ上部境界，下部境界から熱伝導により流出するエネルギーフラックスを示す．[b] 系全
体の正味加熱率と正味エネルギー流出率の比．

3.2.2 加熱大気モデルの物理量分布

　図 3.5 に大気速度，密度，気温の動径分布の数値計算結果を示す．全ての下部境界組成に対し
て，速度分布は下部境界付近で静止に近い状態から，高度が上がるにつれて亜音速から超音速へ
と加速し，その過程で遷音速点を通過する．図 3.5 [a] に示す，黒色の点線は惑星からの脱出速度
vescを示しており，以下のように表される．

vesc =

√
2GMp

r
. (3.5)

気体全体の平均速度が脱出速度に達するのは，5Rp 程度になる． 密度分布は，速度が 10−3 ∼ 1

m/s と小さい，大気下層において静水圧平衡に従っている．そして，高度が上がるにつれて速度
が超音速へと加速されることで，密度分布は静水圧平衡から逸れていく．温度は下部境界付近の
放射冷却によって高度上昇につれて一旦下がる．この温度低下の度合いはH2 の混合比が高いほど
高くなる．また約 1.2 惑星半径付近に温度のピークがみられ，H2 の下部境界混合比 が減少するに
つれてピークの値は高くなる．これらは H+

3 の生成と H+
3 による放射冷却が H2 の下部境界混合

比 が減少するにつれて弱まり，EUV エネルギーの吸収による昇温が強まると考えられる．
　図 3.6 はそれぞれの下部混合比における気体数密度の高度分布である．いずれの場合において
も，下部境界に豊富にあったH2 は光解離によって失われ，1.5 惑星半径以上では単原子分子やそ
のイオンのみになる．化学反応のみで生成される，H+

3 や HeH+ は短いタイムスケールで他成分
との化学反応によって消滅するため，存在量が低い 1．またH+

2 は主にH2 の光解離によって生成
されるが，電子との反応によりすぐにH になってしまうため，少量しか大気中に存在できない．

1H+
3 : 1− 1.2Rp 付近で最大 1010m−3. HeH+ : 1− 1.2Rp 付近で最大 106m−3
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第 3 章 HD 209458b への適用 3.3Garćıa Muñoz (2007) との散逸率の比較

　図 3.7 はそれぞれの下部混合比における加熱率の高度分布である．どの計算においても下部境
界付近でピークを持つことが分かる．これは，中性気体の密度が高い領域でエネルギーの吸収が
起きていることを示している．EUV エネルギーを多く吸収している領域において，H+

3 の放射冷
却が効き，大気散逸量を減少させる．また図 3.7 の水色の線は加熱効率を表す．加熱効率 (η) は，

η =
Qabs(r)−Qch(r)−Qrad(r)

Qabs(r)
, (3.6)

と書け，大気に吸収される EUV エネルギーが気体の熱運動エネルギーに変換される割合を表す．
加熱効率は大気上層において 30% ∼ 45% 程度となっているが，放射冷却が有効な高度では 10%

以下となる．H2 の下部境界混合比を減らしていくと，H+
3 による放射冷却が効きにくくなる．こ

れは単純に生成元となるH2，H+
2 が減少したためである．
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図 3.5: 流出大気の高度分布．線の色の違いは下部境界混合比に対応する．× 字は遷音速点を示し
ている．[a] 速度分布の黒点線は脱出速度を示す．

3.3 Garćıa Muñoz (2007) との散逸率の比較

　HD 209458b の流体力学的散逸を数値シミュレートした先行研究 Garćıa Muñoz (2007) との散
逸率の比較を行う．図 3.8 に本計算の散逸率とGarćıa Muñoz (2007) で求められた散逸率を示す．
どの下部境界混合比における計算においても，散逸率は 1/10 以下と小さくなった．Garćıa Muñoz

(2007) と本モデルの大きな違いは加熱率の定式化にあると考えられる．Garćıa Muñoz (2007) で
は，惑星と恒星の中心を結んだ線上で大気中の放射伝達を解き，そこで得られた吸収プロファイ
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図 3.6: 流出大気の数密度分布．それぞれの図は下部境界混合比 [a] yH2 = 1, yHe = 0，[b] yH2 =

0.9, yHe = 0.1， [c] yH2 = 0.8, yHe = 0.2， [d] yH2 = 0.7, yHe = 0.3 である．
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図 3.7: 流出大気の加熱率分布．それぞれの図は下部境界混合比 [a] yH2 = 1, yHe = 0，[b] yH2 =

0.9, yHe = 0.1， [c] yH2 = 0.8, yHe = 0.2， [d] yH2 = 0.7, yHe = 0.3 である．
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第 3 章 HD 209458b への適用 3.4観測的な制約との比較

ルを与えている．Garćıa Muñoz (2007) は，惑星と恒星の中心を結んだ線上における大気の運動
に興味があり，その地点での散逸率を導いているため，この意味では加熱率の定式化は問題ない．
しかしこの手法を用いて得られた散逸率は，特定の場所でしか有効ではない．そのため惑星全体
の散逸率を求めたり，観測的な制約 (次節参照)との比較をする場合には注意が必要である．
　図 3.9 に本計算モデルの加熱率の定式化をGarćıa Muñoz (2007) と同じにした場合の結果を示
す．散逸率は 1.58 ×108 [kg/s] とほぼ同じ結果を得た．また，加熱率の定式化により，同じ境界条
件を与えても大気構造や散逸率がかなり異なる．特に，図 3.7[a] と図 3.9[d] の加熱率の鉛直分布
を比較すると，Garćıa Muñoz (2007) の加熱率の定式化では，下端付近の体積当たりのEUV 吸収
率が上昇し，それに伴い，H+

3 の放射冷却率も上昇している．しかし，Garćıa Muñoz (2007) の方
法では，H2 が光解離によって下部境界付近で速やかに減少し，それに伴い H+

3 も減少するため，
H+

3 の放射冷却が有効な領域が狭く，またその領域で加熱効率が ∼ 10% 程度となったとしても，
加熱率は本計算モデルよりも高い．
　本研究の加熱率の定式化は平行光線の入射を考慮し，恒星からの光線が大気上層の昼半球に入
射して少し吸収された後，夜半球から宇宙空間へ出ていく効果も入っている．その結果，大気が
平均的に吸収する EUV エネルギーは，恒星直下点における大気層のそれの約 1/10 になる．これ
が，本研究で得られた散逸率がGarćıa Muñoz (2007) よりも小さくなった主な原因である．
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は散逸率 [kg/s]． 青点線がGarćıa Muñoz (2007) ，赤実線が本研究．

　

3.4 観測的な制約との比較

　 Vidal-Madjar et al. (2003) は，HD 209458b の膨張した大気のロッシュ半径 (∼ 2.74 惑星半
径) における散逸率の下限値を推定している 2．下部境界温度 1200 K，圧力 1 Pa を与え，下部境

2数密度:1012 m−3，速度:∼ 104 m/s，温度：∼ 104 K，散逸率：≃ 107 kg/s
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界の水素分子混合比を 1 から 0.7 まで変化させて計算した結果，どの下部境界混合比においても
観測的制約をほぼ満たす散逸率が得られた (図 3.10) ．
　数値モデルで求められる散逸率は，仮定するEUV 光度によって異なってくる．これまでの先行
研究 (Yelle, 2004, Garćıa Muñoz, 2007, Salz et al., 2015b など)で用いられている EUV 光度は，
数値モデルにより値が異なり，それぞれ観測 (Woods and Rottoman, 2002: 6.9 × 10−3 W/m2,

Ribas et al., 2005: 4.6 × 10−3 W/m2)やシミュレーション (Richards et al., 1994: 3.5 × 10−3

W/m2) を参照している．Woods and Rottman (2002) によると，太陽の EUV 放射フラックスの
観測的な不確定性は数十 % 程度にも達する．
　本モデルでは Garćıa Muñoz (2007) との比較のため，Richards et al. (1994) の EUV 光度を
適用した．ただしスペクトルははWoods and Rottman (2002)3 に従うものとしている．もしも，
EUV 光度にも後者の観測推定値を用いると，その値はRichards et al. (1994) と比べて約 2 倍と
なる．こちらのEUV 光度を採用すれば，水素の散逸率は増加し，より観測的な制約に整合するよ
うになる．
　Vidal-Madjar et al. (2004) で観測されたロッシュ半径における酸素原子や炭素原子の存在を説
明できるかどうか，クロスオーバー質量を用いて考察を行う．クロスオーバー質量 (mc)は以下の
ように定式化される (Hunten et al., 1987)．

mc = mH +
kTFH

bgyH
(3.7)

ここで，mH は水素原子の質量，FH は水素原子の分子数散逸フラックス，k はボルツマン定数，
T は温度，g は重力加速度，b は拡散係数を表す．水素原子と酸素原子や炭素原子の拡散係数は
Banks and Kocharts (1973) よりそれぞれ 5.70 × 1019T 0.708 m−1 s−1, 1.576 × 1020T 0.5 m−1 s−1

とした．また，水素原子の混合比 yH はH2 の下部境界混合比の値を用いる 4．今回得られたロッ
シュ半径における温度と水素の散逸フラックスから，クロスオーバー質量は，1 × 1014 amu5 と
なった．これは，酸素原子や炭素原子の原子質量単位における質量と比べて，著しく高い．よっ
て，本研究で得た水素の散逸流は重い原子も上層大気に持ち運ぶことが可能である．
　実際の散逸流体中で起きる重い気体による運動量の交換や，気体分子 (CO, CH4) などの分子放
射による冷却などを考慮すると，水素の散逸率に影響を与える可能性はある．しかしHD 209458b

のような軽い気体に富んだ惑星において，水素とヘリウム以外の気体は微量なため，運動量の交
換による水素の散逸量の減少効果は少ないと考えられる．また，HD 209458b は近接した中心星
(0.045 AU ) の恒星放射によって分子は光解離を起こし，単原子分子の状態で存在しているため，
分子による冷却効果は期待できないと考えられる．そのため，H-He 大気モデルにCO やCH4 な
どの放射冷却効果が期待される成分を含めた計算を行ったとしても，水素の散逸率は大きく変化
しないと思われる．
　次に，計算結果のH 原子の密度分布からトランジット時における中心星の光線吸収による減光
率を推定する．Vidal-Madjar et al. (2003) では，トランジット最中央点において，Ly-α 線の減
効率が 15% となったことを観測している．そこで，2.4.1 節において加熱率の定式化に用いた恒星
からの光線の光路計算手法を利用し，減光率を推定する．水素原子は Ly-α 線を吸収すると 1s →
2p に励起するが，アインシュタイン係数が大きいため，2p における滞在時間が短く，すぐに脱励

3Woods and Rottoman (2002) の EUV 放射値を採用した理由は，EUV 放射に関する他の先行研究と比べ太陽の
活動サイクルを加味しているためである．

4どの計算領域においても (H + H2)/He の混合比は一定のため
5原子質量単位
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起し，Ly-α 線を放射するため，この一連の吸収，再放射の過程を散乱とみなすことが出来る．そ
れ故に，大気中の水素原子が恒星光を散乱させる効果のみを考慮する．中心星の Ly-α 線光度は，
太陽と同じと仮定し，地球軌道で観測された放射フラックスをHD 209458b の軌道半径にスケー
リングした値を用いる．H 原子の数密度分布は下部境界混合比 yH2 = 1 のデータを用いる．また
水素の Ly-α 線の散乱断面積は，1.0× 10−18 m2 とする．
　HD 209458b における入射光線に対する透過率を図 3.11 に示す．図中の縦線はロッシュ半径を
示しているが，それより広がった水素原子によってかなり高高度まで Ly-α 線の吸収が生じてい
る．この時の計算領域に入射した Ly-α 線の吸収率は約 40% となる．これは惑星大気と中心星の
面積比に直すと，約 52% となり，観測的に示唆された Ly-α 線の減効率 15% を超える．
　本計算における Ly-α 線の減光率が観測値よりも大きくなった理由は，恒星風との相互作用を解
いていないためだと考えられる．実際の大気中に含まれる水素などは，ロッシュ半径を超えると，
近接した中心星が起こす恒星風により，等方的に分布せずに中心星から遠ざかる向きに流れてい
き，彗星の尾のように分布をすると考えられている．実際に，HD 209458b ではトランジットに
おける Ly-α 線の光度曲線が左右非対称になっており，惑星が通過した後も Ly-α 線の減光が続く
ことが観測されている (Linsky et al., 2010)．
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第4章 TRAPPIST-1 系への適用

4.1 EUV 光度

　 TRAPPIST-1 はM 8 型と赤色矮星の中でも低質量の恒星である (表 4.1 参照)．このような低
質量星の EUV 放射はこれまで観測されていない．ただし，X 線の観測例は存在する．先行研究
(例えば，Bolmont et al., 2017) では，X 線放射の観測値をより明るい恒星 (M5 型 ∼ G, F 型)

で経験的に知られている X 線放射と EUV 放射の強度比関係を用いてスケールすることにより，
EUV 放射強度を推定している．本研究でも，Chadney et al. (2015) の X 線放射に対する EUV

放射比の関係式，

logFEUV = 2.63 + 0.58 logFX (4.1)

からEUV 光度を推定する．ここで，FX と FEUV は，それぞれX 線 (0.517-12.4 nm)放射，EUV

放射の強度である．
　 TRAPPIST-1 のX 線光度は，Wheatley et al. (2017) の観測では，3.8− 7.9× 1019 J/s と推
定されている．この値は，現在の活発でない太陽のX 線光度 6 ×1019 J/s (Judge et al., 2003)に
近く，スペクトル型や年齢から考えるとかなり高いと思われる．
　他方，TRAPPIST-1と同じM8型で質量や半径が似るVB10に対して，X線光度が観測されてい
る．この恒星の推定年齢は 10億年未満と，TRAPPIST-1 よりも若い (Prado and Shaklan, 2009)．
VB10 のX 線光度は， Fleming et al. (2000), Berger et al. (2008), Williams et al. (2014), Cook

et al. (2014) など複数回観測されており，それらの観測結果を表 4.2 にまとめた．TRAPPIST-1

で観測されたX線光度は，より若くよりX線が強いはずのVB10よりも 20倍程度大きく，一時的
な増光を捉えた可能性も指摘されている (Bolmont et al., 2017, Burgasser and Mamajek, 2017)．
このようなX 線光度の不確定性があるため，以下では両星の観測値に基づく，強弱二通りのX 線
光度を考える．

表 4.1: TRAPPIST-1 と VB10 の物理量

恒星 質量 (M⊙) 半径 (R⊙) スペクトル型 年齢 (Gyr) 有効温度 (K) Ref

TRAPPIST-1 0.089 0.117 M 8 7.6 ± 2.2 2560 [1], [2], [3], [4]

VB10 0.078 0.102 M 8 V ∼ 1 2600 [5], [6]

[1] Gullion et al. (2017), [2] Costa et al. (2006), [3] Burgasser and Mamajek (2017), [3] Van

Grootel et al. (2017), [5] Linsky et al. (1995), [6] Prado and Shaklan (2009)

　 TRAPPIST-1 のような晩期型M 型星における X 線光度の年齢依存性については，観測がな
い．Bolmont et al. (2017) は恒星進化モデル (Chabrier and Baraffe, 1997) から推定された恒星
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表 4.2: TRAPPIST-1 とVB 10 のX 線光度観測
恒星 静穏期 [J/s] 活動期 [J/s] Ref

VB10 1.74× 1018 2.76× 1020(peak) [1]

1.74× 1018 1.38× 1019 [2]

1.38× 1018 4.37× 1019 [3], [4]

TRAPPIST-1 3.8− 7.9× 1019 [5]

[1] Fleming et al. (2000), [2] Berger et al. (2008), [3] Williams et al. (2014),

[4] Cook et al. (2014), [5] Wheatley et al. (2017)

光度に比例するものとして，X 線光度進化を与えている．しかし，X 線光度には恒星の自転速度
なども影響するため，その進化は恒星の光度進化とは異なると考えられる (G 型星については，例
えば Ribas et al. 2005) ．そこで，本研究では，Guinan et al. (2016) の複数の早期型M 型星で
観測された，恒星の年齢とX 線光度の関係を参照し，TRAPPIST-1 の各年齢におけるX 線強度
は，早期型M 型星のそれに比例するものとする．
　早期型 M 型星と M8（晩期）型星の X 線光度のスケーリングは，強いX 線光度モデルに対し
ては，TRAPPIST-1 のX 線光度観測値 (Wheatley et al., 2017) と推定年齢 (中央値の 70 億年と
する) ，弱いX 線光度モデルには VB10 の静穏期のX 線光度観測値 (1.74× 1018 J/s )と年齢 (1

億年とする) を起点にそれぞれ行う．そして，Chadney et al. (2016) のX 線光度と EUV 光度の
関係から，EUV 光度の進化曲線を導出した (図 4.1)．以下では，強いX 線光度モデルに基づくも
のを「Strong EUV model」, 弱いX 線光度モデルに基づくものを「Weak EUV model」と呼ぶ．
また H2O や O2 の光解離，吸収に寄与を与える FUV 光度 (LFUV) は，EUV 光度に比例すると
仮定し，以下のように定義する．

LFUV = LFUV,SUN × LEUV

LEUV,SUN
(4.2)

ここで，LEUV,SUN, LFUV,SUN は，それぞれWoods and Rottoman (2002) で観測された EUV,

FUV 光度，LEUV は Chadney et al. (2015) から推定した EUV 光度である．図 4.1 の+ 点にお
いて，大気散逸シミュレーションを行い，各 EUV 光度に対する散逸率の依存性を明らかにする．

4.2 計算設定

　本研究では，TRAPPIST-1d を主対象に水蒸気大気散逸の数値計算を行う．TRAPPIST-1d は，
Kopparapu et al. (2013) によって推定されたハビタブルゾーンの内縁のやや内側を公転し，しか
も質量が比較的小さい．そのため，この惑星の水蒸気大気の散逸量を推定し，この惑星表層に現在
も水が存在する可能性が示されれば，より外側のハビタブルゾーン内に位置するTRAPPIST-1e,

f, g にも水が残っている可能性が高いと考えられる．
　下部境界は均質圏界面よりも上空の上層大気を想定して，地表から 100 km の高度とする．そ
して計算領域の上端は惑星半径の 10 倍とした．下部境界における組成は暴走温室状態を仮定して
水蒸気一成分とし，暴走温室状態にある水蒸気大気の上層は 200- 250K 程度となるため，下部境
界温度は 200 K，圧力は水蒸気の飽和蒸気圧 (Haynes, 2014) に従うとした．
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図 4.1: TRAPPIST-1 の 1 AU で受けるEUV 光度の進化曲線．横軸は恒星の年齢，左縦軸は恒星
から 1 AU の距離におけるEUV 放射フラックス，右縦軸はEUV 放射フラックスを現在の地球軌
道上の平均 EUV フラックス [6.9 ×10−3 W/m2 Woods and Rottoman, 2002]で規格化したもの
である．赤線は，Wheatley et al. (2017) のX 線放射から推定した EUV 光度進化，青線は，VB

10 の静穏期におけるX 線光度から推定した EUV 光度進化，緑点線は Bolmont (2017) で用いた
全光度に比例したEUV 光度進化を表す．黒丸点はそれぞれのEUV 光度推定の際の起点の位置を
示す．また，各+ 点は，今回計算を行った EUV 放射強度値を示している．
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表 4.3: TRAPPIST-1 系惑星の物理量の諸元
惑星名 質量 (M⊕) 半径 (R⊕) 軌道半径 (AU) 有効温度 (K)∗ Ref

b 0.79± 0.27 1.086± 0.035 0.0111 400.1± 7.7 [1], [2]

c 1.63± 0.63 1.056± 0.035 0.0152 341.9± 6.6 [1], [2]

d 0.41± 0.27 0.772± 0.030 0.0214 288.0± 5.6 [1]

e 0.24+0.56
−0.24 0.918± 0.039 0.0282 251.3± 4.9 [1], [2]

f 0.36± 0.12 1.045± 0.038 0.0371 219.0± 4.2 [1], [2]

g 0.566± 0.038 1.127± 0.041 0.0451 198.6± 3.8 [1], [2]

[1] Gillon et al. (2017), [2] Wang et al. (2017)

表 4.4: TRAPPIST-1d 大気の標準モデル
物理量名 値

計算領域下端 (r0) 1.0 Rp + 1.0× 105 (m)

計算領域 r0 < r < 10Rp

格子点数 1500 grid

下部境界温度 [K] 200

下部境界圧力 [Pa] 0.1

下部境界組成 H2O 一成分
渦拡散係数 [m2/s] 102

化学反応 表 2.2,表 2.4

EUV 放射フラックス [W/m2] 74.9 ∼ 0.72 (Strong EUV model)

EUV 放射フラックス [W/m2] 0.50 ∼ 0.02 (Weak EUV model)

4.3 水蒸気大気に対する散逸モデルの妥当性

　まず，3.2 節と同様に数値計算の大域的なエネルギー保存性を確認する．ここでは，主に Strong

EUV model を与えた場合について述べる．各年代の EUV 光度を与えて求めた計算結果を図 4.2

に示す．単位時間当たりの正味加熱エネルギーと正味流出エネルギーの比はほぼ 1 であり，どの
EUV 光度においても高い精度でエネルギー保存が保たれていることが分かる．エネルギー分配
(図 4.2 [a]) を見ると正味の加熱エネルギーの大部分が流体に付加され，散逸に使われている．た
だし，EUV 光度が弱まるにつれて上部境界付近の温度が下がり，上部境界からの熱伝導によるエ
ネルギー流出量が増える．また，分子の放射冷却により下部境界付近の温度が境界温度よりも下
がり，大気下端から熱伝導によるエネルギーの流入が生じるようになる．
　次に，質量フラックスの保存性について述べる．図 4.3 [a] は各年代の EUV 光度を与えた場合
の質量フラックスを示す．計算領域において，質量フラックスは光度に依らずほぼ一定となり，質
量保存が良く成り立っていることが分かる．次に，分子拡散フラックスと渦拡散フラックスの妥
当性を示す．それぞれの拡散速度は厳密には Σsρsvs = 0, Σsρsus = 0 を満たす．そのため，この
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条件が成り立っているかを確認した ( 図 4.3 [b] )．ここで示されている値は，

Diffeddy =
Σsρsvs
ρu

× 100, (4.3)

Diffmol =
Σsρsus
ρu

× 100, (4.4)

とし，単位面積当たりの拡散質量フラックスを全体の単位面積あたりの質量フラックスを用いて
規格化した．図 4.3 [b] をみると，計算領域にわたりほぼ 0 に近く，拡散フラックスに課された条
件が数値計算においても高い精度で満たされていることが分かる．
　これらから，本数値モデルの保存は成り立っており，精度よく計算されていることが分かる．
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図 4.2: TRAPPIST-1d, Strong EUV model における，エネルギー分配とエネルギー収支．[a] 縦
軸はエネルギーフラックス，横軸は惑星の年齢である．黒線は計算領域内に流入するエネルギー
フラックス，赤線は流体に付与されるエネルギーフラックス，緑線と青線はそれぞれ上部境界，下
部境界から熱伝導により流出するエネルギーフラックスである．[b] 縦軸はエネルギー収支，横軸
は惑星の年齢である．
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図 4.3: TRAPPIST-1d, Strong EUV model における，質量フラックス分布と拡散フラックスの
収支．[a] 縦軸は質量フラックス，横軸は惑星の半径で規格化した惑星中心からの距離．各線は線
の近くに記載されている年齢に対応する． [b] 縦軸はそれぞれの拡散フラックスを単位面積当た
りの質量フラックスからのずれを百分率で示し，横軸は惑星の半径で規格化した惑星中心からの
距離である．

4.4 計算結果

　ここでは，代表的な条件設定下での計算結果を示す．それ以外の設定を置いた計算結果につい
ては付録A を参照されたい．

4.4.1 速度分布

　図 4.4 は Strong EUV model における各年代ごとに求めた速度分布である. 流速は, 大気下端で
静止に近い速度 (10−3 ∼ 10−2 m/s) から高度が上がるにつれて亜音速から超音速へ加速し続けて
いる. 図 4.4 の黒点線は脱出速度 (式 3.5) を示している．この計算例では，いずれも遷音速点付近
で惑星の脱出速度を上回った．
　

4.4.2 密度分布

　図 4.5 は各年代ごとに得られた密度分布を示す．密度分布はどのEUV 光度においても，速度が
小さい∼ 1.1Rp 付近までは静水圧平衡にほぼ従い，それ以上では流速が超音速へと加速されるた
め静水圧平衡から逸れる．
　各成分の数密度分布は Strong EUV model の 3 Myr, 0.5 Gyr, 7 Gyr の EUV 光度を与えた場
合のものを示す (図 4.6)．0.5 Gyr, 9 Gyr は 3 Myr の EUV 光度を 10 分の 1 ，100 分の 1 にし
た値に相当する．どの年齢においても，H2O が計算領域下層で光解離によって減少し，上層では
H, O の単原子分子のみの大気になる．EUV 光度が高い場合，上層大気はイオン分子が主になる．
またH2O 解離によって生じるOH やH2O

+ は電子や他分子との化学反応によってすぐに失われ，
ほとんど大気にふくまれないが，EUV 光度を下げていくと，重い分子種の分布が上層に広がる．
これは，EUV 光度が弱くなるにつれ，H2O の光解離係数が小さくなり，移流や拡散のタイムス
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図 4.4: TRAPPIST-1d, Strong EUV model における，各年齢の速度分布．縦軸は速度，横軸は
惑星の半径で規格化した惑星中心からの距離である．各線は図の右に記載されている各年代に対
応し，+ 点は遷音速点を示す．黒線は脱出速度である．
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ケール 1が H2O の光解離タイムスケール 2より短い領域 (τesc < τphotolysis) が広がるため，H2O

分子が光解離反応によって失われる前に上層大気に運ばれるようになるためである (図 4.7)．
　また，O(1D) はEUV の光度が弱くなるにつれ，より高濃度で大気に含まれるようになる．これ
は，移流のタイムスケールが相対的に短い領域が外に拡がるため，O+

2 ,O2 が持ち上がることで上
層でO(1D) を生成する．O(1D) はO やO+ と同じ質量を持つため，分子拡散と移流により，容
易に上層まで運ばれる．1.05Rp より内側には，O とOH の密度分布に一方の数密度が光度とと
もに上昇すると他方が低下する逆相関が見られる．ここでは，H2O の放射冷却により，負の温度
勾配が生じている．そのため温度に敏感な化学反応，

O +H +H2,H ↔ OH +H2,H (R72)

の平衡状態の移動により，そのような逆相関が引き起こされる．
　また，どの EUV 光度においても，∼ 1.05Rp 付近において密度勾配の変化が見られる．特に二
原子分子以上の気体で顕著である．これは比熱比の急上昇による断熱膨張の効果が表れている (次
節参照)．
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図 4.5: TRAPPIST-1d, Strong EUV model における，各年齢の密度分布．縦軸は密度，横軸は
惑星の半径で規格化した惑星中心からの距離である．各線は図の右に記載されている各年代に対
応し，+ 点は遷音速点を示す．

4.4.3 温度分布

　図 4.8 は定常状態における温度分布である．下部境界からある高度までは，H2O の放射冷却に
より，ほぼ等温となっている．しかし，そこから∼ 1.05Rp にかけて，温度の急上昇がみられる．

1移流のタイムスケールは，r/v．r は惑星中心からの距離
2光解離のタイムスケールは解離係数の逆数 1/JRnum
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図 4.6: TRAPPIST-1d, Strong EUV model における，各分子種の数密度分布．全て縦軸は数密
度，横軸は惑星の半径で規格化した惑星中心からの距離を示す．[a], [c], [e] は H 分子種の，[b],

[d], [f] はH2O ,O 分子種の数密度を表し，上から順に 3 Myr, 0.5 Gyr, 7 Gyrの年齢に対応する．
各線は図の右に記載されている分子種を示す．
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図 4.7: TRAPPIST-1d, Strong EUV model の各年代における，散逸と解離のタイムスケールの
比較．全て縦軸はタイムスケール，横軸は惑星の半径で規格化した惑星中心からの距離を示す．上
から順に 3 Myr, 0.5 Gyr, 7 Gyrの年齢に対応する．赤線は移流のタイムスケール，緑線，青線は
それぞれ光解離反応R20a, R20b の解離タイムスケールに対応する．
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これには，次節で示す加熱率が影響している．1.02Rp までは，H2O による放射冷却の効果で正
味の加熱率が小さく，温度が等温になるのに対し，その高度から 1.05Rp 付近では，H2O が光解
離により，大気から除かれるため，放射冷却が効かなくなることで加熱率が上昇し，温度の急勾
配が生じる．また，EUV 光度が弱くなるにつれ，∼ 1.02Rp 付近において，温度がいったん下が
る．これには，単原子分子の生成による大気の比熱比の大きな変化が関係している．図 4.9 は大
気下層の比熱比の鉛直構造を示している．下部境界はH2O 一成分で比熱比は 1.29 に固定されて
おり，またH2O の放射冷却の効果が働いている高度までは比熱比の上昇は緩やかだが，その領域
から 1.05Rp 付近まで高度が上がると比熱比は単原子分子における値 1.67 まで上昇するため，断
熱膨張の効果で温度が下がっている．
　 1.5Rp 以上の高度は，約 3500 K の等温である．これは，上層大気に豊富に存在する水素原子
の Ly-α 線の放射冷却によって温度の上昇が抑制されるためである．また年齢が 7 Gyr 程度にな
ると，上層大気の温度が水素原子の放射冷却によって抑制されるほど上がらなくなり，上部境界
付近では断熱膨張の効果を受けて高度の上昇とともに温度が下がる．
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図 4.8: TRAPPIST-1d, Strong EUV model における，各年齢の温度分布．縦軸は温度，横軸は
惑星の半径で規格化した惑星中心からの距離である．各線は図の右に記載されている各年代に対
応し，+ 点は遷音速点を示す．

4.4.4 加熱率分布

　図 4.10 は大気の加熱率，冷却率分布を示す．いずれの計算例においても大気下層付近で EUV

の吸収が起き，それ以遠では，高度の上昇につれて吸収率は減少している．EUV の吸収が強い高
度領域では，H2O の放射冷却が効き，エネルギーの流体への付与を抑制している．他方，H2O が
光解離によって失われ，温度が高い高度領域においては，H の Ly-α 線の放射冷却によって正味
の加熱率が低下する．化学反応によるエネルギー消費は，どの計算においても一定の割合で効い
ていることが分かる．
　図 4.10 の黒色の破線は正味の加熱効率を表す．散逸質量フラックスは空間あたりの EUV 吸収
量で重みを付けて平均した正味の加熱効率に比例する．年齢が若く，EUV 光度が高い場合は，大
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図 4.9: TRAPPIST-1d, Strong EUV model の各年代における 1.2Rp までの鉛直方向の比熱比構
造．全て縦軸は比熱比，横軸は惑星の半径で規格化した惑星中心からの距離を示す．各線は図の
右に記載されている各年代に対応する．

42



第 4 章 TRAPPIST-1 系への適用 4.4計算結果

気下層で分子による放射冷却効果が働き，正味の加熱効率を小さくする．しかし，EUV 光度が低
下するにつれ，大気上層のHによる放射冷却効果が弱まるため，正味の加熱効率が上がる．更に
EUV 光度を下げていくと，大気下層付近の EUV 吸収が高い領域で寄与していたH2O の放射冷
却がやや高い高度でも効くようになる．これはH2O が大気のより上層まで輸送されるようになる
ためである．

図 4.10: TRAPPIST-1d, Strong EUV model の各年代における単位体積あたりの加熱，冷却率分
布．全て左縦軸は加熱，冷却率，右縦軸は加熱効率，横軸は惑星の半径で規格化した惑星中心か
らの距離を示す．上から順に 3 Myr, 0.5 Gyr, 7 Gyrの年齢に対応する．赤実線はEUV の吸収率，
緑鎖線は化学反応による消費率，青破線は分子の放射による冷却率，黒線は加熱率，黒点線は加
熱効率を表す．
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4.4.5 加熱効率の推移

　図 4.11 は Strong EUV model における年齢に応じた計算領域全体の加熱効率の変化を示してい
る．総加熱効率 ηnet は次式で定義される．

ηnet =

∫
4πr2(Qabs(r)−Qch(r)−Qrad(r))dr∫

4πr2Qabs(r)dr
(4.5)

ここで，積分は全計算領域についてとる．EUV 光度が高い過去ほど総加熱効率は低く，3 Myr で
3% 程度となるが，逆に現在に近づくにつれH による冷却が効かなくなり，7 Gyr で 10% 程度と
なる．
　次に，加熱効率の内訳について考える．式 (3.6) の分子の部分について示したのが，図 4.12 [a]

である．全年齢において，化学反応によるエネルギー消費量はEUV 放射の吸収量との比がほぼ一
定 (約 30%) であるのに対し，分子による放射冷却量は EUV 光度が下がるにつれて減少すること
が分かる．図 4.12 [b] では，各分子による放射冷却量の内訳を示した．H+

3 による冷却はほとんど
影響を与えなかった．これは，H ,He 大気の時と比較して，H2O やOH などの大気成分と化学反
応 (R36,37,38) を起こすことで H+

3 が消費され，濃度が低く抑えられるためである．次に，H と
H2O は年齢が若い場合に，同程度の放射冷却を起こしている．現在に近づくにつれ，H の放射冷
却量が減少し，5 Gyr 程度からは 放射冷却の大部分がH2O によって担われるようになる．
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図 4.11: TRAPPIST-1d, Strong EUV model における年齢を通じた加熱効率の変化．縦軸は加熱
効率，横軸は横軸は惑星の年齢である．

4.4.6 散逸率の推移

　標準モデルの計算結果のまとめとして，散逸率の推移を考察する．図 4.13は Strong EUV Model

に沿った散逸率の進化を示している．図 4.1 のEUV 光度の進化曲線にほぼ沿うような形で，散逸
率が徐々に減少する．しかし，それは単純な比例関係にはなく，例えば，1 Gyr の散逸率は EUV

光度が 10 倍強い 3 Myr における散逸率の 10分の 1 にまでは減少しない．1Gyr の加熱効率が
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図 4.12: TRAPPIST-1d, Strong EUV model の年齢を通じた加熱効率に寄与している各エネル
ギー分布 [a]，と分子による放射冷却エネルギーの分布 [b]．縦軸はエネルギー分布，横軸は惑星の
年齢を示している．[a] 赤線は EUV 放射の吸収量，青線は化学反応による消費量，緑線は分子の
放射による冷却量，黒線は EUV 放射の吸収量から，化学反応によるエネルギー消費，分子によ
る放射冷却量を引いた値である．[b] 黒線は分子の放射冷却を足しあげたエネルギー量，赤線，青
線，緑線はそれぞれH+

3 ，H ，H2O の冷却量を示している．

3Myr における値の 2 倍程度に上昇するため，1Gyr における散逸率は約 5 分の 1 までの低下にと
どまる．
　次に，大気上層の主体成分である，酸素原子と水素原子の散逸率を見積もる．酸素原子と水素
原子の散逸率はそれぞれのイオンも足しあげ，以下のように導出した．

FO =4πr2{ρO (v + vO + uO ) + ρO+(v + vO+ + uO+)} (4.6)

FH =4πr2{ρH (v + vH + uH ) + ρH+(v + vH+ + uH+)} (4.7)

図 4.13 の赤線，緑線はそれぞれ水素原子種，酸素原子種の質量散逸率を示している．全体の質量
散逸率のほとんどを酸素原子種が占め，水素原子種の質量散逸率は酸素原子種の質量散逸率の約
1/8 で年齢を通じてほぼ同じである．下部境界でH2O だったものが，H とO に分かれて分別せ
ずに上部境界まで運ばれたとすると，散逸率の比は 1/8 となるため，Strong EUV model の下で
は，質量分別を起こさずに散逸することが分かる．

4.5 下部境界の設定が散逸率に与える影響

　ここでは，下部境界の設定が散逸率に影響を与えるのかを考察する．表 4.5 のように下部境界
のパラメータを変更した．
　まず，下部境界圧力や温度の設定を表 4.5 のリスト 1,2 のように変更する．図 4.14 に異なる下
部境界条件を与えた場合の密度分布と温度分布の比較を示したが，下層付近の温度分布に違いが
あるものの，それより高い高度では，下部境界条件の違いは波及していない．下層の温度分布の
違いは，下部境界のH2O 密度が異なることに起因し，より密度が高いと放射冷却の影響で温度が
下がる．図 4.15 に散逸率の年齢による変化を示した．どの下部境界パラメータを用いても，ほと

3Strong EUV model を使用
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図 4.13: TRAPPIST-1d, Strong EUV model の年齢を通じた散逸率の変化．縦軸は散逸率，横軸
は惑星の年齢を示している．黒線は気体全体の散逸率，赤線は水素原子とそのイオンの散逸率，緑
線は酸素原子とそのイオンの散逸率を示す．
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表 4.5: 下部境界設定変更リスト

リスト 下部境界圧力 [Pa] 下部境界温度 [K] 計算領域下端 (r0) EUV 光度 3

1 0.1 600 1.0 Rp + 1.0× 105 (m) 10 Myr, 0.1 Gyr, 1 Gyr

2 1.0 300 1.0 Rp + 1.0× 105 (m) 10 Myr, 0.1 Gyr, 1 Gyr

3 0.1 200 1.0 Rp 3 Myr, 0.5 Gyr, 1 Gyr

んど散逸率は変わらないことが分かる．これは，どのように下部境界を設定した場合でも，下部
境界付近に存在する EUV の吸収のピーク領域で，H2O の放射冷却が効き，それ以遠では，H の
放射冷却が効くという構造は変わらず，大気が正味に吸収するエネルギー量がほとんど同じにな
るため散逸率が変化しない．
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図 4.14: TRAPPIST-1d, Strong EUV model における，[a] 速度分布，[b] 密度分布．[a] 縦軸は
速度，横軸は惑星の半径で規格化した惑星中心からの距離を示す．[b] 縦軸は密度，横軸は [a] と
同様．実線は下部境界を 200 [K], 0.1 [Pa] ，破線は下部境界を 300 [K], 1.0 [Pa] ，点線は下部境界
を 600 [K], 0.1 [Pa] と設定した時の値を示し，赤線，青線，緑線は順に 10 Myr, 0.1 Gyr, 1 Gyr

の値を示す．

　次に，表 4.5 のリスト 3 のように，下部境界の高度を，推定されている惑星半径と同じとした．
図 4.16 に散逸率を標準モデルと比較して記載した．下部境界の高度を惑星半径と同じとすると，
惑星の重力による束縛が効き，散逸率が標準モデルと比べて下がる．しかし散逸率の減少度合い
はわずか数% であり，高度を惑星半径から 100 [Km] としても，ほとんど違いはないことが分か
る．以上から，下部境界設定の仕方は散逸率にほとんど影響を与えないと言える．

4.6 惑星質量の変更

　 TRAPPIST-1 系の惑星の物理的性質はまだ不確定性がある．特に質量に関しては，誤差範囲
が大きい．そこで，Guillon et al. (2017) で示されている TRAPPIST-1d の質量 4 の上限 (0.68

4Wang et al. (2017) で TRAPPIST-1 の各惑星質量はアップデートされ，TRAPPIST-1d の質量は 0.33 ± 0.15
M⊕ となるが，今回は散逸率の質量依存性を見るために，より誤差範囲の大きい Guillon et al. (2017) の値を用いた
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は下部境界を 200 [K], 0.1 [Pa] ，破線は下部境界を 300 [K], 1.0 [Pa] ，点線は下部境界を 600 [K],

0.1 [Pa] と設定した時の値を示し，赤線は水素原子とそのイオンの散逸率，青線は酸素原子とその
イオンの散逸率を示す．
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素原子とそのイオンの散逸率，青線は酸素原子とそのイオンの散逸率を示す．
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M⊕)と下限 (0.14 M⊕)を用いて散逸シミュレーションを行い，散逸率への影響を調べた．下部境
界条件は表 4.4 に同じとした．
　図 4.17 は質量を上限，中央，下限とした場合の 1 Gyr と 7 Gyr の結果を示す．速度分布は惑星
が軽いほど，大気下層で加速されて遷音速点を通過する．その遷音速点は，惑星が軽いほどより
大気下層に位置する．密度分布は，惑星が軽いほど，より下層で加速が起こり，静水圧平衡から
それていく．また，惑星が重いと，惑星重力により強く束縛されるため，上空における密度は減
少する．温度分布を見ると，惑星が軽いほど下層大気の温度上昇が抑制されている．これは，重
力の低下に伴いスケールハイトが上昇し，EUV 吸収が主に起こる高度が上昇するためと考えられ
る．惑星が軽い場合，下層の温度分布は谷が二つ見える．下部境界に近い谷はH2O の放射冷却に
よる効果を示し，二つ目の谷は断熱膨張の効果を示している．
　図 4.18 [a] は各年齢，惑星質量における総加熱効率の分布である．惑星質量に関係なく，EUV

光度が高い 1Gyr の方が主に分子の放射冷却によって総加熱効率の値は小さくなる．また，惑星
が軽い方が総加熱効率は大きい．
　図 4.18 [b] は総加熱効率を求めるための，各エネルギー項を示している．惑星質量の増加とと
もに，Qabs とQch は減少する．これは重力の増加につれて大気のスケールハイトが減少し，EUV

放射を主に吸収する大気層の有効体積が減少するためである．他方，温度は惑星質量が大きいほど
上昇する (図 4.17 )．そのため，惑星質量の増加につれて，熱放射による冷却の効率は増し，Qabs

はQch ほど低下せず，ほぼ一定値となっている．これは，惑星が軽いほど加熱効率が高くなる理
由でもある．
　最後に惑星の質量を変化させた場合の散逸率について考察する．図 4.19 に 1 Gyr, 7 Gyr で計
算した各惑星質量の場合の散逸率を示す．各年代において，惑星質量を 5 倍程度 (0.68 M⊕/0.14

M⊕) 増加させると，散逸率は 0.25 ∼ 0.3 倍になる．質量上限の総加熱効率は下限値の約 1/2 倍な
ので，エネルギー律速を仮定した散逸率比∼ 0.4 とはわずかに異なる．この差は，惑星重力が強
いと上層大気の密度が希薄になり，EUV の吸収率がさがるため，散逸率が減少することで説明で
きる．

4.7 TRAPPIST-1 系の他惑星

　ここまでは，TRAPPIST-1d において EUV 光度を変化させて散逸率を求めてきた．この節で
は，TRAPPIST-1b から g までの惑星に対し，現在の EUV 光度下での大気散逸率を推定した．
TRAPPIST-1hについては，その質量に不確定性が大きいため，今回は除いている．TRAPPIST-1

系の各惑星パラメータは表 4.3 にまとめてある．また，TRAPPIST-1 b, e, f, g の下部境界条件は
標準モデルと同じとし，c の下部境界条件は下部境界温度 300 K, 下部境界圧力 1.0 Pa とした 5．
各惑星に与えるEUV 放射フラックスはそれぞれ地球軌道で受け取る平均EUV 放射フラックスの
500, 270, 78, 45, 30 倍である．これはTRAPPIST-1 のX 線光度観測値からスケールしたもので
あり，Strong EUV model の 70 億年における EUV 光度下での値に相当する．計算により求めた
散逸率を図 4.20 に示す．散逸率は，もしも惑星質量が等しいなら中心星からの距離が遠いほど低
くなるが，実際には，惑星の質量が大きいほど，惑星重力の影響で値が小さくなる効果も重なる．
特に地球の 1.6 倍程度の質量を持つ TRAPPIST-1c は EUV 放射フラックスが比較的強いにも関
わらず，計算を行った中で一番外側の軌道を持つ g と同程度の散逸率となっている．つまり，より

5下部境界条件による散逸率の変化は 4.5 を参照.
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図 4.17: TRAPPIST-1d, Strong EUV model の 1 Gyr, 7 Gyr における，[a],[b]速度分布，[c],[d]

密度分布，[e],[f] 温度分布．縦軸は上から順に速度，密度，温度，横軸は惑星の半径で規格化した
惑星中心からの距離を示す．左側が 1 Gyr における EUV 光度を与えた場合，右側は 7 Gyr にお
けるEUV 光度を与えた場合の結果である．赤線，青線，緑線は惑星の質量をそれぞれ，上限，中
央，下限としたときの値を，また+ 点は遷音速点を表す．
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Gyr における EUV 光度を与えた場合，青破線は 7 Gyr における EUV 光度を与えた場合の値を
表す．[b] 縦軸はエネルギー，横軸は惑星の質量年齢を示す．実線は 1 Gyr における EUV 光度を
与えた場合，破線は 7 Gyr における EUV 光度を与えた場合の値を表し，赤線は EUV 放射の吸
収量，青線は化学反応による消費量，緑線は分子の放射による冷却量，黒線はEUV 放射の吸収量
から，化学反応によるエネルギー消費，分子による放射冷却量を引いた値を表す．
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図 4.19: Strong EUV model の 1 Gyr, 7 Gyr における TRAPPIST-1d 質量を変えた場合の散逸
率．縦軸は散逸率，横軸は惑星の質量を示す．実線は 1 Gyr におけるEUV 光度を与えた場合，破
線は 7 Gyr における EUV 光度を与えた場合の値を表し，黒線は気体全体の散逸率，赤線は水素
原子とそのイオンの散逸率，青線は酸素原子とそのイオンの散逸率を示す．
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外側の軌道を持つ惑星であっても，より内側の重い惑星に比べて大量の水を失った可能性がある．
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図 4.20: Strong EUV model の 7 Gyr における各惑星の散逸率．縦軸は散逸率，横軸は惑星名を
示し，黒線は気体全体の散逸率，赤線は水素原子とそのイオンの散逸率，緑線は酸素原子とその
イオンの散逸率を表す．
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第5章 議論

5.1 散逸大気成分の質量分別

　図 5.1 にTRAPPIST-1d における水素原子に対する酸素原子の単位面積当たりの分子数散逸フ
ラックスの比を表した．今回，定常解を得ることのできたEUV 放射フラックスの最小値は現在の
地球軌道上の平均値の約 25 倍 (Weak EUV model の 0.75 Gyr 相当) だが，ここまでの範囲では
明らかな質量分別は生じていない．その妥当性を調べるために，定常解が得られた最も低い EUV

放射フラックスの場合におけるクロスオーバー質量 1の高度分布を見る．
　ここでは，H-O, H-O+, H+-O, H+-O+ 間の拡散係数 (付録 D.6) を与え，酸素原子を持ち上げ
る水素原子と水素イオンのそれぞれの分子数散逸フラックスと各成分の混合比を与えた．図 5.2 か
ら，約 6Rp より上空では，H-O, H-O+, H+-O のそれぞれの間の衝突を考慮したクロスオーバー
質量は酸素原子の質量を下回る．しかし，その高度域においても，H+-O+ 間の衝突によるクロス
オーバー質量が酸素原子質量を超えていることから，水素と酸素は，ほぼ分別を起こさずに大気
上端から散逸することが考えられる．また，幾つかの成分の組み合わせに対してクロスオーバー
質量が酸素原子質量よりも低い領域において，酸素原子 (イオン) の渦拡散速度は 10−7m/s, 分子
拡散速度は 102 m/s 程度のオーダーとなる．これは同じ高度における気体全体の速度 3× 103 m/s

よりも小さいため，質量分別を起こす前に，移流されることも質量分別が弱い要因として考えら
れる．
　では，定常解が得られていない EUV 放射フラックスが現在の地球軌道上の平均値の約 25 倍以
下になるとどうなるのか．EUV 放射が弱くなるにつれ，大気に与えられるエネルギーが少なくな
るため，上層の密度は減少する．また，大気が吸収するエネルギーが少なくなると温度も上がら
なくなるため，クロスオーバー質量が酸素原子の質量を下回る高度がより下層に移動する．仮に，
現在の地球軌道上で受け取る EUV 放射において考えると，EUV 強度に比例して散逸率が減少し
た場合，図 5.2 で示すH-O 間のクロスオーバー質量は，約 4Rp で酸素原子の質量を下回る．また
EUV 放射が弱まり，温度が減少することで，クロスオーバー質量が酸素原子質量を下回る領域は
大気下端に近づく．その結果，酸素原子の質量分別効果が得られるようになると予想される．

1クロスオーバー質量 (mc)は，式 3.7 参照
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図 5.1: 各EUV放射強度における水素原子に対する酸素原子の単位面積当たりの分子数散逸フラッ
クス比．横軸は現在の地球軌道上で受け取る平均EUV 放射強度で規格化した，TRAPPIST-1d 軌
道上で受け取る推定 EUV 放射強度，縦軸は水素原子に対する酸素原子の単位面積当たりの分子
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5.2 水の総散逸量の推定

　TRAPPIST-1dから現在までの水の総散逸量を推定する．ここでは，現在まで散逸が継続してい
ること，惑星半径と質量は年齢を通じて変化しないと仮定する．水の総散逸量は大気上端からのH

とOの散逸率を時間積分することにより求められる．結果を図 5.3に示す．Strong EUV modelに
沿う場合，水素の総散逸量は約 316 EOH となり，酸素の総散逸量は約 268 EOO となった．ここで，
EOH ,　EOO はそれぞれ地球海洋質量に等価な水素質量 (1.62× 1020 kg)，酸素質量 (1.30× 1021

kg)を表す．この散逸量は，TRAPPIST-1d 質量の約 15 % に相当する．TRAPPIST-1d から質量
の約 15 % の水が散逸した可能性は否定できない．TRAPPIST-1 系の地球型惑星がOrmel et al.

(2017) が示唆するようにスノーライン以遠で形成され，水を豊富に獲得した場合，現在でも惑星
に水が存在している可能性がある．
　Weak EUV model に沿う散逸率の場合，水の総散逸量は著しく小さくなり，合計で∼ 1 海洋
質量程度である．ここでは，定常解が得られていない年齢 (0.75 Gyr) の散逸率を 0 とした 2．こ
れ以後の散逸量を，仮に EUV 強度に比例させた場合は水素の総散逸量は 2.35 EOH，酸素の総散
逸量は 1.78 EOO となり，それぞれの総散逸量は 2 倍程度になる．このEUV 進化モデルが正しけ
れば，TRAPPIST-1d に水が (ただし水蒸気の形で) 現存する可能性は極めて高いと考えられる．
　また，同様の EUV 光度進化を与えた場合の結果も図 5.3 に示す．Bolmont et al. (2017) にお
いて，水素の総散逸量は 1 Gyr までに∼ 3 EOH と推定されていたのに対し，本研究では，同程
度の 3.05 EOH となった．時間積分した散逸量は近いが，本研究では数値的な定常解を得ること
のできる EUV 放射強度に達する，0.5 Gyr までの時間積分値となる．これ以後の散逸量は，仮に
EUV 強度に比例させた場合は水素の総散逸量は 1 Gyr で 3.62 EOH，7 Gyr で 5.54 EOH となる．
　 Bourrier et al. (2017) は，Ly-α 線光度と EUV 光度の観測的な相関関係 (Linsky et al., 2014)

から，TRAPPIST-1 系のEUV 光度を推定している．Linsky et al. (2014) はスペクトル型がF5V

からM5V の恒星を観測し，Ly-α 線光度と EUV 光度の相関関係を推定している．Bourrier et

al. (2917) のスケーリングを用いるとTRAPPIST-1d における現在の EUV 放射フラックス 3は，
1.07+0.92

−0.71 × 10−1 W/m2 であり，Weak EUV model のおよそ 5 倍である．年齢による相対的な光
度変化は同様とすると，Bourrier et al. (2017) の EUV 光度の推定を当てはめた水素の総散逸量
は 15.2 EOH，酸素の総散逸量は 12.5 EOO (それぞれ定常解が得られていない EUV 放射強度に
関しては，散逸量が EUV 強度に比例すると仮定)となる．散逸量がWeak EUV model の単純に
5 倍程度にならないのは，Bourrier et al. (2017) から推定される EUV 光度の進化において，若
い年齢 (∼ 1Gyr)の時に加熱効率が高い状態 (∼ 10%)を維持するためである (図 5.4[b] 参照)．

2これ以降の年齢では，H2O の放射冷却がより効果的になるため，散逸率が急減する (図 5.4[a] 参照)
3Bourrier et al. (2017) における EUV の範囲は 10 nm - 91.2 nm
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図 5.3: 各EUV モデルにおける総散逸量の推定．横軸は惑星の年齢，縦軸はそれぞれ，[a] 地球海
洋質量程度の水素原子質量，[b]地球海洋質量程度の酸素原子質量を表す．黒色の点線はBurgasser

and Mamajek (2017) により推定された系の年齢，灰色の領域はその誤差範囲を示す．

図 5.4: 各EUV モデルにおける散逸率と加熱効率の推移．[a] 横軸は惑星の年齢，縦軸は散逸率を
示し，実線，破線はそれぞれ Strong EUV model, Weak EUV model であり，黒線，緑線，赤線
はそれぞれ全散逸率，酸素原子の散逸率，水素原子の散逸率を表す．[b] 縦軸は加熱効率，横軸は
現在の地球軌道上で受け取る平均 EUV 放射強度で規格化したTRAPPIST-1d 軌道上で受け取る
推定 EUV 放射強度を示し，黒線は総加熱効率，赤色，青色背景はそれぞれ Strong EUV model,

Weak EUV model を示す．
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5.3 スペクトルの妥当性

　本研究では，Woods and Rottman (2002) の太陽で観測された EUV-FUV スペクトルを晩期型
M 型矮星で想定される光度にスケーリングを行い，散逸率を求めた．しかし，晩期型M 型矮星で
は特に FUV 領域において太陽とスペクトルが異なる可能性がある．TRAPPIST-1 のような晩期
型M 型矮星は有効温度が低いため，黒体放射のピーク位置が太陽と比べて赤外線側に移動する．
その結果，FUV 領域の太陽放射スペクトルは黒体放射に近づくのに対し，晩期型M 型矮星のス
ペクトルは平坦になる (図 5.5)．特に，図 5.5 を見ると 160 nm 付近から振る舞いが異なってくる
ことが分かる．この 160 nm-300 nm 付近で光吸収を起こす気体は，H2O とO2 であり，光解離反
応は，

H2O + hν → O +OH (R20a)

OH + hν → O +H (R21)

O2 + hν → O +O(1D) (R23b)

の 3 つが挙げられる．特に，R21 は 160 nm 付近で強いピークを持つ (付録D 参照)．
　ここでは，その FUV 領域のスペクトルの違いが与える影響について考察する．今回は簡単の
ために，160 nm よりも長波長側のフラックス値を 160 nmにおける値で一定とし，Strong EUV

model の 3 Myr と 7 Gyr において計算を行った．その結果の EUV 吸収率分布を図 5.6 に示す．
EUV 光度が高い場合，FUV と吸収する気体が下部境界付近でほぼ光解離によって失われてしま
うため，吸収量に違いはほとんど無い．しかし，EUV 光度が下がるにつれて，FUV吸収気体の
存在量が多くなるため，Strong EUV model の 7 Gyr では，下部境界付近のエネルギー吸収ピー
クが約 75% に減少する．そのため，EUV 光度が低い場合だと，大気に与えられるエネルギー量
が減少するために，散逸率を過大評価している可能性がある．だが，この EUV-FUV エネルギー
を吸収する主領域では，同時に H2O の放射冷却が働いているため，この領域における加熱効率
は 1% 以下となっており，大気に与えられるエネルギー量としてはかなり小さい．よって，この
FUV 領域のスペクトルの与え方による散逸率の変化はほぼ無いと考えられる．
　また，光解離反応による大気構造へ与える影響も考察した．図 5.7 は光解離反応率への影響を
見た結果の一例である．R20a, R23b に関しては，160 nm より長波長のスペクトルを平坦化して
もほとんど影響が無い事が分かる．一方で R21 は，160 nm 付近に強い断面積のピークを持つた
め約 2 桁程度，解離損失量が異なる．しかし，化学反応によるOH の全損失量R21 に対するR21

の寄与は小さく (図 5.8)，他のH(+) やO(+) などの下層大気に含まれる気体との衝突反応による
損失量の方が多いため，大気構造も大きく変えることはないと考えられる．
　従って，FUV 領域のスペクトルの違いは，大気構造を大きく変えるまでには至らないことが分
かる．
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図 5.5: 太陽と TRAPPIST-1 の FUV 領域のスペクトル分布．縦軸は単位波長あたりのフラック
ス，横軸は波長を示す．赤線は，活発なM 型星におけるスペクトル (Rugheimer et al., 2005)，黒
線は太陽のスペクトルである．O’Malley-James and Kaltenegger (2017)より引用
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図 5.6: Strong EUV model 3 Myr(左), 7 Gyr(右) における EUV 吸収率分布．縦軸は EUV 吸収
率，横軸は惑星半径で規格化した惑星中心からの距離を示す．赤線は本研究で用いた太陽のスペ
クトルを与えた場合，黒鎖線はTRAPPIST-1 における FUV スペクトルモデルを模した値を与え
た場合を表す．
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はR20a, 緑線はR21, 青線はR23b の光解離による反応量を表し，実線は太陽の FUV スペクトル
を用いた場合，点線は 160 nm より長波長側の FUV スペクトルを一定とした場合を表す．
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図 5.8: Strong EUV model 7 Gyrにおける 160 nm より長波長側の FUV スペクトルを一定とし
た場合の反応量分布．縦軸は，単位時間当たりに消費される数密度，横軸は惑星半径で規格化し
た惑星中心からの距離．赤実線はR20a, 緑実線はR21, 青実線はR23b の光解離による反応量，赤
点線はH2O が，緑点線はOH が，そして青点線はO2 が消費される反応を全て足しあげた反応量
を表す．
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5.4 惑星大気の観測可能性

　TRAPPIST-1 系のそれぞれの惑星では，主星の EUV 光度が Strong EUV model に従う場合，
現在においても流体力学的散逸を起こしている可能性がある．そこで，流体力学的散逸を起こし
ているTRAPPIST-1 系惑星大気の観測可能性について議論を行う．3.4 節で用いた方法を使用し，
それぞれ水素原子と酸素原子による，主星放射のLy-α 線 (121.6 nm)，OI 輝線 (130.5, 130.6 nm)

の遮蔽について考察を行った．
　主星の Ly-α 線放射フラックスは Bourrier et al. (2017) によって観測された TRAPPIST-1 の
観測値 5 × 10−5 W/m2(at 1 AU) を使用し，OI 輝線放射フラックスは早期M 型星の Proxima

Centauri で観測された，OI 輝線 (Linsky et al., 2913) と Ly-α 線 (Ribas et al., 2016) のフラック
ス比を用いてスケーリングし，6.8× 10−8 W/m2 (at 1 AU) とした．各輝線は恒星表層の環境に
より，ある波長の広がりを持つ．本研究では，その輝線スペクトルが Voigt 型で表せると仮定し
た．フォークト関数 (Voigt function) は，ローレンツ関数とガウス関数の畳み込みにより表され
るが，演算コストがかかるためここでは疑似フォークト関数 4(Pseudo-Voigt function) ϕ(λ)を用
いる (Ida et al., 2000)．

ϕ(λ) = A

[
ηv
π

2

( √
ln 2λD

2(λ− λ0)2 + 2 ln 2λ2D

)
+ (1− ηv)

1√
πλD

exp

{
−
(
λ− λ0
λD

)2}]
(5.1)

ここで，A はピークの高さ，λ は波長，λ0 は輝線の中心波長，ηv は疑似フォークト関数中のロー
レンツ関数の割合を示す．左辺第一項がローレンツ関数，第二項がガウス関数である．また，λD
はドップラー幅であり，以下の式で表せられる．

λD =

√
2kT

mc2
λ0 (5.2)

ここで，k はボルツマン定数，T は気体温度，m は粒子の質量，c は光速である．この疑似フォー
クト関数を用いて，Bourrier et al. (2017) で推定された，Ly-α 線のプロファイルに合うように
パラメータを調整し，フィッテングを行った．フィッテング際に，必要な情報は表 5.1 にまとめた．
OI 輝線は，Ly-α 線が放出される恒星表層の同じ領域から放出されると仮定した．

表 5.1: Bourrier et al. (2017) 図 2 の橙線で示された，TRAPPIST-1 の Ly-α 線プロファイルの
フィッティング情報

Ly-α 線 OI 輝線

中心波長 [nm] 121.567 130.4858 130.6029

輝線の温度 [K] 4.3 ×105

中心波長の輝線強度 (地球付近) [erg/(cm2·s·nm)] 1.22 ×10−13 3.37 ×10−16 3.22 ×10−16

ηv 0.1

　また TRAPPIST-1 から来る光は，中心星の視線方向の運動によるドップラー効果で中心波長
がずれる．そのドップラー効果は以下の式で表される．

λ′ = λ×
√

1− (V/c)2

1− (V/c) cos θ
(5.3)

4ガウス関数とローレンツ関数の和を用いて近似したもの
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λ′ はある波長 λ の光がドップラー効果を受けた後の光の波長，V は観測者から見た光源 (中心
星) の速さ，θ は観測者から見た光源の動く方向である．TRAPPIST-1 の視線速度は-56.3 [km/s]

(Burgasser et al., 2015)と推定され，これはTRAPPIST-1 からの光は青方偏移して届くことを意
味する．
　次に，惑星がトランジットした時のスペクトルを導出するため，水素原子や酸素原子の散乱断
面積を求める．酸素原子によるOI 輝線の吸収，散乱は水素原子と Ly-α 線の関係と同様，アイン
シュタイン係数が大きい 5ため，酸素原子は吸収後，すぐに脱励起し再放射する．よってOI 輝線
の過程も散乱とみなすことが出来る．中心波長における散乱断面積 σ0 は，

σ0 =

√
πe2

mec
fν−1

D (5.4)

と表され，e は電気素量，me は電子の質量，f は振動子強度，vD はドップラー振動数である．ま
た，散乱断面積の波長依存性は，

σλ = σ0

[
ηv

( √
ln 2λ2D

2(λ− λ0)2 + 2 ln 2λ2D

)
+ (1− ηv) exp

{
−
(
λ− λ0
λD

)2}]
(5.5)

となる (Ida et al., 2000)．
　TRAPPIST-1d における入射光線に対する透過率を図 5.9, 5.10 に示す．大気上層まで運ばれた
酸素原子や水素原子によって各波長の恒星光が強く吸収されることが分かる．Ly-α 線，OI 輝線
の波長積分した減光率はそれぞれ，40%, 20% 程度となる (TRAPPIST-1d の固体部分の減光率は
約 0.36%)．現在強い EUV 放射が惑星大気に入射し，TRAPPIST-1d が流体力学的散逸を起こし
ているならば，各波長で観測したトランジット時における減光率は可視光領域で観測した減光率
よりも大きな値をとり，水素原子や酸素原子の観測が可能と考えられる．
　その他の惑星におけるトランジット時の各光線における惑星大気と恒星の面積比は図 5.11 にま
とめた．TRAPPIST-1 c 以外の惑星においては，数惑星半径以上に広がる豊富な水素原子，酸素
原子大気が期待できる．しかし，TRAPPIST-1 c は大気が惑星の重力によって束縛され，散逸率
が減少したのに対応して，各光線の減光率も下がる．また，図 5.12 に TRAPPIST-1d に与える
EUV 光度を変更した場合と，惑星質量を変更した場合における減光率を示した．大気に与えられ
るEUV 光度が弱くなるにつれ，減光率はどの輝線においても下がり，また惑星の重力が強いほど
大気が上層まで持ち上げられないため，減光率が下がっている．
　しかしながら，TRAPPIST-1 から太陽系の方向には，局所星間雲 (Local Interstaller Cloud,

LIC) が存在しているため，TRAPPIST-1 が放射した Ly-α 線の大部分はその ISM/LIC (Inter

Staller Medium, 星間物質) により吸収されてしまう (Bourrier et al., 2017)．そこで，Bourrier et

al. (2017) で推定された ISM/LIC の情報 (表 5.2)をもとに，再度地球付近で得られる Ly-α 線の
プロファイルを導出した (図 5.13)．TRAPPIST-1 の大きな視線速度により，中心波長から青色側
では，地球まで Ly-α 線が到達できるが，大部分が ISM/LIC によって吸収されてしまう．その青
色側では高高度まで広がった大気による Ly-α 線の減光が確認できる．その波長帯において積分
したフラックスは，トランジット時に約 30% 減光する．同様に他の惑星においても比較すると，
TRAPPIST-1e, f において同等の減光が，TRAPPIST-1b, g において約 20% の減光が得られる．
そのため，TRAPPIST-1b, d, e, f, g が流体力学的散逸を起こしているならば，ISM/LIC による
吸収を考慮しても，大気による減光がとらえられる可能性がある．

5Ly-α 線:6.25× 1081/s, OI 輝線 (130.487nm):1.3× 108 1/s，OI 輝線 (130.604nm):0.41× 108 1/s

61



第 5 章 議論 5.4惑星大気の観測可能性

 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

 1.2

 1.4

 1.6

 1.8

 2

 121.45  121.5  121.55  121.6  121.65

× 10-13

Lya (121.567 nm)
Fl

ux
 [

er
g/

s/
cm

2 /n
m

]

Wavelength [nm]

Before Transit
During Transit

図 5.9: TRAPPIST-1d のトランジット時の Ly-α 線プロファイル．縦軸は波長あたりのフラック
ス，横軸は波長を表す．黒線，赤線はそれぞれ，地球付近で受け取るトランジット前とトランジッ
ト中の Ly-α 線プロファイルを示す．
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図 5.10: TRAPPIST-1d の時の OI 輝線プロファイル．縦軸は波長あたりのフラックス，横軸は
波長を表す．黒線，赤線はそれぞれ，地球付近で受け取るトランジット前とトランジット中のOI

輝線プロファイルを示す．
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図 5.12: TRAPPIST-1d において，[a] EUV 光度を Strong EUV model の 7Gyr (max), Weak

EUV model の 3Myr (mid), Weak EUV model の 0.5 Gyr (min), とした場合，[b] 惑星質量を上
限値 (max)，中央値 (mid)，下限値 (min) とした場合の transit最中央点における各光線の減光率．
縦軸は減光率を百分率で表す．赤点は Ly-α 線，青点はOI 輝線の減光率を示す．

63



第 5 章 議論 5.4惑星大気の観測可能性

　最近，Bourrier et al. (2017) はTRAPPIST-1b, c の Ly-α 線によるトランジット減光の観測を
試みるている．そのトランジット時におけるLy-α 線のプロファイルと本研究を比較した (図 5.14)．
121.55 nm より赤色側では ISM/LIC による吸収や地球のジオコロナの影響があるため，青色側
のプロファイルを比較すると，似たプロファイルとなっている．しかし，Bourrier et al. (2017)

の観測結果が惑星大気による減光の結果か中心星の活動変化によるものなのかは，現時点では判
別されていない．この減光が広がった大気によるものなのかを確認するにはさらなる観測が必要
である．もしくは，ISM/LIC による吸収の影響を受けないOI 輝線を観測することで高高度まで
広がった大気の有無が判別できる可能性がある．

表 5.2: Bourrier et al. (2017) で用いられた ISM/LIC の各パラメータ情報
柱密度 [m−2] 視線速度 [km/s] 乱流速度 [km/s] 温度 [K]

ISM/LIC 中の中性水素原子 1.99 ×1014 -1.25 1.62 7500
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図 5.13: ISM/LIC による吸収を考慮した，地球付近で受け取る Ly-α 線プロファイル．縦軸は波
長あたりのフラックス，横軸は波長を表す．黒実線は ISM/LIC を考慮しない場合のトランジット
前 Ly-α 線プロファイル，黒破線は ISM/LIC を考慮した場合のトランジット前 Ly-α 線プロファ
イル，赤破線は ISM/LIC を考慮した場合の TRAPPIST-1d トランジット中の Ly-α 線プロファ
イルを示す．
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図 5.14: TRAPPIST-1b,c における観測との比較．黒実線は ISM/LIC を考慮しない場合のトラン
ジット前 Ly-α 線プロファイル，黒破線は ISM/LIC を考慮した場合のトランジット前 Ly-α 線プ
ロファイル，赤破線は ISM/LIC を考慮した場合のトランジット中の Ly-α 線プロファイル，青破
線は Bourrier et al. (2017) の観測プロファイルを示す．
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5.5 宇宙望遠鏡による検出検討

　各惑星による Ly-α 線や OI 輝線の減光率から，ハッブル宇宙望遠鏡 (HST) とWorld Space

Observatory-Ultraviolet (WSO-UV) の機器を想定した大気検出の可能性の検討を行う．各宇宙望
遠鏡の基本的な情報は表 5.3 にまとめた．

表 5.3: 宇宙望遠鏡HST,WSO-UV の情報
HST WSO-UV

口径 240 cm　 170 cm

軌道光度 ∼ 550 km ∼ 6.6 Re

打ち上げ日 1990年 4月 24日 2021年 (予定)

観測波長 紫外∼ 近赤外 ∼ 110-320 nm

5.5.1 HST

　HST はアメリカのNASA が開発した宇宙望遠鏡の一つであり，そのHST には紫外線観測装置
として，Space Telescope Imaging Spectrograph (STIS) とCosmic Origins Spectrograph (COS)

が搭載されている．COS はスリットレス分光器なので、OI 輝線や Ly-α 線の観測時にはジオコ
ロナ輝線の混入が大きな影響を及ぼす．そこで，本研究では STIS を用いて検討を行う．STIS に
は様々な観測モードがあるが，OI 輝線や Ly-α 線の観測によく用いられているモードは E140M,

G140M が挙げられる．それらの仕様は，表 5.4 にまとめた．

表 5.4: STIS E140M, G140M の仕様 (STIS Instrument Handbook より引用)

E140M G140M

波長域 [nm] 114.4-171.0　 114.0-174.0

波長分解能 (λ/2∆λ) 45,800 11,400-17,400

全効率 (120.0 nm) [%] 0.3 1.2

全効率 (130.0 nm) [%] 0.6 2.1

検出器 aのノイズ [counts/(pix·s)] (0.05-6) ×10−4 b

検出器の画素の大きさ [µm2] 25 × 25

[a] FUV-MAMA．[b] 検出器の位置と高圧をかけてからの時間によって変化．

　観測において，重要なパラメータの一つが S/N 比 (signal-to-noise ratio) である．S/N 比は，

S/N =
Ns

δ
=

Ns√
Ns +NbgNd

≈ Ns√
Ns + 2Nd

(5.6)

と表され，Ns は観測対象からの信号数，δ は観測時に得られるノイズの信号数，Nbg は背景光に
よって生じる信号数，Nd は検出器のノイズ信号数である．ここで，Nbg については未知のため
Nbg ≈ Nd とした．この S/N 比を達成するために必要な露光時間 Tex は

Tex =
Cs + 2Cd

C2
s

× S/N (5.7)
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と書ける．ここで，Cd は検出器のノイズとジオコロナからの単位時間当たりの信号数の合計値，
Cs は観測対象からの単位時間当たりの信号数で，次式で定義される (Howell, 2006)．

Cs = ηt
πD2

ml

2
· λ0Ftrans

hc
(5.8)

Dml は主鏡口径，ηt は全効率，Ftrans は透過フラックス，h はプランク定数である．
　 STIS E140M の波長分解能は 121.56 nm において ∆λ ≈ 0.0013 nm，130.0 nm において
∆λ ≈ 0.0014 nm，であり，G140M の波長分解能は平均すると∆λ ≈ 0.005 nm である．そこで
各観測モードの波長分解能を考慮し，Ly-α 線スペクトルの中心波長から波長あたりのフラックス
がTRAPPIST-1d のトランジット時に半分程度になる波長 (波長幅は約 0.01 nm)で，各輝線を波
長積分した．積分範囲は図 5.15に示し，各輝線のフラックス値は，表 5.5 に示す．特に，Ly-α 線
は，ISM/LIC による吸収も考慮した場合 (w ISM)，また考慮しない場合 (w/o ISM) の二通りで
検討を行う．各輝線のフラックスのトランジット時の減光率から，トランジット深さを計算する．
トランジット深さ dt は，

dt = 1−
Fduring

Fbefore
(5.9)

と表せ，Fduring はトランジット中の輝線のフラックス，Fbefore はトランジット前の輝線のフラッ
クスである．TRAPPIST-1d の dt は Ly-α 線で約 60% (w ISM, w/o ISM 共に)，OI 輝線で約
35% (130.5nm, 130.6nm 共に) となる．このトランジット深さを 3σ の優位度 6で検出するために
必要な S/N 比は，以下の式を満たせばよい．

S/N =
Ns

δ
=

1

dt/3
(5.10)

上記の場合の S/N 比はそれぞれ，Ly-α 線で約 5.0，OI 輝線で約 8.55 となる (図 5.16)．

表 5.5: HST/STIS の波長分解能を考慮した，TRAPPIST-1d のトランジット前後のフラックス
Before transit [erg/(cm2·s)] During transit [erg/(cm2·s)]

Ly-α 線 (w/o ISM) 1.67× 10−15 6.71× 10−16

Ly-α 線 (w ISM) 1.06× 10−15 4.07× 10−16

OI 輝線 (130.5nm) 3.06× 10−18 1.99× 10−18

OI 輝線 (130.6nm) 3.06× 10−18 1.99× 10−18

　今回は，TRAPPIST-1 が視線方向に速い速度で運動しているため，上記で指定した波長幅にお
いてジオコロナは大きな影響を与えないとし，検出器のノイズのみ考慮する．TRAPPIST-1 から
検出器に入射する光が 2 × 2 pix に収められると仮定すると，その検出器のノイズは 6.0 × 10−4

[counts/s] となる．
　このS/N比を達成するために必要な露光時間は式 (5.7)を用いて算出すると，Ly-α線でそれぞれ
約 41分 (w/o ISM)，約 68分 (w ISM)，OI輝線で 5×103 hである (図 5.17)．TRAPPIST-1dのト
ランジット継続時間は約 47 分なので，Ly-α 線の減光は 1-2 回のトランジット観測によって検出で
きる．また，他の惑星のS/N比や露光時間，トランジット継続時間 (表 5.6)からは，TRAPPIST-1c

以外の惑星は 1-3 回のトランジットによって広がった水素大気を検出することができる．
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図 5.15: TRAPPIST-1d のトランジット前後における Ly-α 線のプロファイル変化と積分範囲を
示した図．緑色で囲われた部分において，波長積分を行った．
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図 5.16: HST/STIS (E140M) で観測した場合の，TRAPPIST-1 系惑星のトランジット検出に必
要な S/N 比．縦軸は S/N 比，横軸は惑星名を示す．
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図 5.17: HST/STIS (E140M) で観測した場合の，TRAPPIST-1 系惑星のトランジット検出 に必
要な S/N 比を達成するための露光時間．縦軸は露光時間 (hour)，横軸は惑星名を示す．

表 5.6: TRAPPIST-1 系惑星のトランジット継続時間と公転周期
トランジット継続時間 a [分] 公転周期 [日] (Wang et al., 2017)

TRAPPIST-1b 33.9 1.51

TRAPPIST-1c 39.7 2.42

TRAPPIST-1d 47.1 4.05

TRAPPIST-1e 54.0 6.10

TRAPPIST-1f 61.8 9.20

TRAPPIST-1g 68.3 12.4

[a] トランジット継続時間 (∆T ) は，∆T = P
π sin

−1Rstar
a で表すことができる．ここで，P は公転

周期，Rstar 中心星の半径，a は軌道長半径である．

　一方でOI 輝線は，S/N 比を達成するために非常に長い露光時間が必要となる．これは Ly-α よ
りもOI 輝線は強度が低いためである．仮に全波長域で積分するとOI 輝線のフラックスは約 2 倍
になり，輝線プロファイルのwing 部分では大気中の吸収がほぼ無いことで，全体的にトランジッ
ト深さは小さくなったとしても，S/N比を達成するために必要な露光時間は半分程度 (∼ 2.6×103)

短くなる．しかし，波長の積分範囲を広げると地球の酸素コロナの影響を大きく受ける可能性が
ある．HST は軌道高度が 550 km なので，OI 輝線の観測時に酸素コロナの光が混入してしまう
ため，フラックスが弱いOI 輝線をHST/STIS(E140M) で観測することは難しいと考えられる．
　ここまでは，HST/STIS の E140M という観測モードにおいて議論を行ってきたが，もう一つ
の観測モードのG140M ではどうなのか．G140M と E140M の大きな違いは，全効率が異なる点

6平均 ν と標準偏差 σ の正規分布に従う確率変数の観測値が平均値 ν から ±3σ の区間に入る確率のことで，値は
0.997である．
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である (表 5.4 参照)．全効率は，望遠鏡の主鏡と副鏡により反射される効率 (鏡面反射率) と回折
格子によって反射される効率 (回折効率)，そして入射した光子数と検出器内で発生する電子数の
比 (量子効率) の積で表される値である．G140M とE140M では表 5.4 にある通り，全効率は各波
長において 4 倍程度異なる．この値を用いて，G140M で S/N 比を達成するための露光時間を算
出すると，TRAPPIST-1d で 4.8× 102 h となり，E140M よりも 10 分の 1 程度に露光時間が縮
まる (図 5.18)．しかし，それでも露光時間はかなり長く，この露光時間を達成するために必要な
観測期間は約 6-7 年 7となる．よって，HST で TRAPPIST-1 系においてトランジット時におけ
るOI 輝線の減光をとらえることは，困難だと考えられる．

 0.1

 1

 10

 100

 1000

 10000

b c d e f g

E
xp

os
ur

e 
tim

e 
[h

]

Planet Name

Ly-α (w/o ISM)
Ly-α (w ISM)
OI(130.5 nm)

図 5.18: HST/STIS (G140M) で観測した場合の，TRAPPIST-1 系惑星のトランジット検出 に必
要な S/N 比を達成するための露光時間．縦軸は露光時間 (hour)，横軸は惑星名を示す．

5.5.2 WSO-UV

　WSO-UVはロシアの Space Research Institute of the Russian Academy of Sciences (IKI)を中
心にスペインやドイツなどにある研究機関が協力し，開発を進めている宇宙望遠鏡で，紫外線波長
観測に特化した望遠鏡である．その宇宙望遠鏡に，高効率で光子計数が可能な分光装置 (UVSETI)

が搭載される予定になっている (Murakami et al., 2017)．そのUVSETI の仕様を表 5.7 に示す．
　表 5.7 に示すように，波長分解能は 0.5 nm なので，OI 輝線や Ly-α 線をスペクトルに分解する
ことができない．TRAPPIST-1 において，OI 輝線の付近のスペクトルは得られていないが，より
明るい早期M 型星のProxima Centauri ではAyres et al. (2010) において，OI 輝線付近の 130.32

nmに SiIII らしき輝線が存在することを観測した．そのためUVSETI でOI 輝線を観測した場合，
SiIII 輝線が混入するとした．SiIII 輝線のフラックスは Proxima Centauri の値をもとにスケー
リングを行い，1.44 × 10−18 erg/cm2· s とし，OI 輝線付近のフラックスは合計で 1.25 × 10−17

erg/cm2· s となる．トランジット前とTRAPPIST-1d がトランジット中における各輝線のフラッ
7露光時間が 4.8× 102 h とすると，TRAPPIST-1d のトランジット継続時間が 0.785 h なので，約 610 回のトラ

ンジット観測が必要となる．また，公転周期は約 4.05 日なので，露光時間を達成するために必要な観測時間は約 2468
日 (6.78 年)である．
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表 5.7: UVSETI の仕様 (堀越寛己 (立教大)，修士論文より引用)

UVSETI

波長分解能 (∆λ, nm) 0.5

全効率 [%] 4.1

検出器のノイズ [counts/cm2· s] 1

検出器の画素の大きさ [µm2] 40 × 40

クスを表 5.8 に示す．積分する波長がHST よりも長くなったため，全体のフラックスは上昇して
いるが，惑星大気中で吸収されにくいwing 部分のフラックスが望遠鏡まで届くため，トランジッ
ト深さの値は小さくなる (表 5.9)．また，HST と同様にトランジットを 3σ の有意度で検出するた
めに必要な S/N 比は，Ly-α 線 (w/o ISM) で 7.79，Ly-α 線 (w ISM) で 3.61 OI 輝線で 14.9 と
トランジット深さが小さくなることで，S/N 比も若干高くなる (表 5.9)．
　このS/N比を達成するために必要な露光時間は式 (5.7)を用いて算出すると，Ly-α線でそれぞれ
約 1.8分 (w/o ISM)，約 1.4分 (w ISM)，OI輝線で約 55時間である (図 5.20)．TRAPPIST-1dの
トランジット継続時間は約 47 分なので，Ly-α 線の減光は 1 回のトランジット観測によって検出で
きる．また，他の惑星の S/N比や露光時間，トランジット継続時間 (表 5.6)からは，TRAPPIST-1

系の惑星において，約 2 回以内のトランジット観測により，水素大気を検出することができる．
　また，HST で検出が困難であったOI 輝線は，全効率値が上昇しノイズ値が抑えられるため，70

回程度のトランジット観測で検出が見込まれる．このトランジット観測回数と，TRAPPIST-1d

の公転周期から観測期間を概算する約 0.8 年程度となる．また，他の惑星においても観測期間を計
算すると，TRAPPIST-1b で約 0.8 年，TRAPPIST-1c で約 6.3 年，TRAPPIST-1e で約 1.1 年，
TRAPPIST-1f で約 1.4 年，TRAPPIST-1g で 3.9 年となった．TRAPPIST-1b トランジット深
さが小さいものの，公転周期が 1.5 日程度と短いため，集中的に観測が可能であれば，1 年程度で
検出できる可能性がある．
　よって，主星の EUV 光度が Strong EUV model に沿い，現在においても流体力学的散逸を起
こしているならばWSO-UV で高高度まで広がった酸素大気も検出可能である．またWSO-UV は
HST と異なり，Ly-α 線とOI 輝線の同時観測が可能である．そのため，両輝線を同時観測するこ
とによって，両輝線においても減光が確認されれば，水蒸気の流体力学的散逸が起きている可能
性がある．一方で，例えば Ly-α 線のみ減光が確認される場合には，大気構造が異なり，水素主体
の大気から散逸している可能性や別の散逸プロセスが働いている可能性が考えられる．いずれに
せよ TRAPPIST-1 系惑星における大気散逸の種類や有無，そして大気構造などの制約が期待で
きる．

表 5.8: WSO-UV/UVSETI の波長分解能を考慮した，TRAPPIST-1d のトランジット前後のフ
ラックス

Before transit [erg/cm2/s] During transit [erg/cm2/s]

Ly-α 線 (w/o ISM) 7.83× 10−15 4.81× 10−15

Ly-α 線 (w ISM) 7.83× 10−15 1.32× 10−15

OI 輝線 1.25× 10−17 1.00× 10−17
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表 5.9: TRAPPIST-1d のトランジット深さとトランジット観測時に必要な S/N 比
Transit depth [%] S/N ratio

Ly-α 線 (w/o ISM) 38.6 7.79

Ly-α 線 (w ISM) 83.1 3.61

OI 輝線 20.1 14.9
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図 5.19: WSO-UV/UVSETI で観測した場合の，TRAPPIST-1 系惑星のトランジット検出に必
要な S/N 比．縦軸は S/N 比，横軸は惑星名を示す．
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第6章 結論

　本研究では，多成分大気における一次元流体力学的散逸モデルを構築し，水蒸気大気から流体
力学的散逸プロセスで流出する大気の散逸率を求めることを目的として，大気中でおきる分子の
放射冷却効果や分子種間の拡散過程，化学反応過程を取り入れ，系外惑星における水の保持性や
大気の観測可能性について調べた．
　まず初めに，数値モデルを流体力学的散逸現象が確認されている，ホットジュピター HD 209458b

の水素- ヘリウム大気に適用し，モデルの有効性を確認したのち，先行数値シミュレーション研究
や観測的制約との比較を行った．本モデルの参考としたGarćıa Muñoz (2007) と同じ下部境界条
件を与えて計算した結果，彼らの計算値よりも低い散逸率が得られた．Garćıa Muñoz (2007) と
本モデルの違いは加熱率の定式化の違いにあり，Garćıa Muñoz (2007) では特定の場所における
加熱率を求めているのに対し，本研究では大気の各高度で吸収される EUV 放射は光路によって
異なることを考慮して加熱率を求めており，EUV 放射の吸収率が低下した．その一方で，本研究
の計算結果は，水素散逸流の流量や重元素の持ち上げに関する観測的制約を満たす．また，高高度
まで分布した水素原子のによる Ly-α 線の吸収を考えると，観測結果よりも高いトランジット減光
率が得られた．これは，恒星風による作用等を考えていないため，惑星の重力圏 (ロッシュ半径)

より上空において，実際の密度分布は異なるためと考えられる．
　次に，本モデルをハビタブルゾーンの内縁付近に位置する TRAPPIST-1d に適用し，EUV 光
度の進化を考慮した水蒸気大気の散逸率を推定した．EUV 光度は，TRAPPIST-1 のような低質
量恒星において観測されていないため，X 線光度の観測に基づきEUV 光度を推定した．また，X

線光度の不確定性も考慮し，強弱二通りの EUV 光度進化モデルを構築し，散逸率の上限と下限
を求めた．数値計算の結果，主に EUV 吸収を起こす高度領域において水蒸気による放射冷却が
効き，散逸率が抑えられることが分かった．水蒸気は計算領域下層で光解離し，上層では分子量
の小さい大気成分が主要となる．また EUV 放射強度が地球軌道上の平均値の 25 倍以上の場合，
水素原子と酸素原子の間で顕著な質量分別は生じなかった．
　TRAPPIST-1d の形成から現在 (推定年齢約 70 億年) までの水素原子や酸素原子の総散逸量を
推定した．強いEUV 光度進化モデルに沿う場合，水素の総散逸量は，316 EOH , 酸素の総散逸量
は 268 EOO となり，弱い EUV 光度進化モデルに沿う場合は水蒸気の総散逸量が著しく小さくな
り，約 1 EO となった．強い EUV 光度進化モデルに沿うと，惑星質量の約 15% に相当する水が
失われる可能性がある．ただしこの場合も，TRAPPIST-1 系の地球型惑星が，スノーライン以遠
で形成され，水を豊富に獲得した場合には，現在でも惑星に水が存在している可能性がある．
　強い EUV 光度進化モデルを与えた場合，TRAPPIST-1 系の惑星では，現在でも流体力学的散
逸が起きている可能性がある．その場合，高高度まで水素原子や酸素原子が運ばれると期待され
る．そこで各惑星のトランジット最中央点における恒星光の減光率を推定し，大気の観測可能性
について調べたところ，TRAPPIST-1d では，Ly-α 線の減光率が約 30%, OI 輝線で約 20% とな
り，惑星の中心星に対する面積比に比べて大きな減光率を示す．また，TRAPPIST-1 d, e, f, g に
も同様に当てはめたところ，Ly-α 線は 40% 以上，OI 輝線は約 10 % 程度の減光率を得た．これ
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らは現行の宇宙望遠鏡や次世代の宇宙望遠鏡で十分観測可能な大きさである．TRAPPIST-1c は
惑星の重力による束縛が強く，大気上層の密度が希薄になるため，減光率はいずれの輝線も 10%

未満となるが，重力の束縛効果でTRAPPIST-1 系の他惑星に比べて散逸率が抑制されるため，現
在でも惑星表層に大量の水が水蒸気として存在している可能性がある．
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図 A.1: Strong EUV model における各年代の速度分布．縦線は速度分布，横軸は惑星半径で規格
化した惑星中心からの距離を示す．各線は図の右に記載されている年代における値を示す．
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図 A.2: Strong EUV model における各年代の密度分布．縦線は密度分布，横軸は惑星半径で規格
化した惑星中心からの距離を示す．各線は図の右に記載されている年代における値を示す．
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図 A.4: Strong EUV model における各年代の圧力分布．縦軸は圧力，横軸は全て惑星半径で規格
化した惑星中心からの距離を示す．各線は図の右に記載されている年代における値を示す．
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図 A.5: Strong EUV model の 3 Myrにおける各数密度分布．縦軸は数密度，横軸は惑星半径で
規格化した惑星中心からの距離を示す．各線は図の右に記載されている分子種の値を示す．
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図 A.6: Strong EUV model の 10 Myrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.7: Strong EUV model の 50 Myrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.8: Strong EUV model の 0.1 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.9: Strong EUV model の 0.5 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.10: Strong EUV model の 0.75 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.11: Strong EUV model の 1 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.12: Strong EUV model の 2 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.13: Strong EUV model の 3 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.14: Strong EUV model の 5 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.15: Strong EUV model の 7 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．
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図 A.16: Strong EUV model の 9 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 を参照．

82



付録 A 図集 A.1 Strong EUV model

10-11

10-10

10-9

10-8

10-7

10-6

10-5

10-4

10-3

 1  1.1  1.2

H
ea

tin
g/

C
oo

lin
g 

ra
te

 [
J 

m
-3

 s
-1

] 

 1.2  2  4  6  8  10
 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

H
ea

tin
g 

ef
fi

ci
en

cy

r/Rp

Q
Qabs
Qch

Qrad
η

3 Myr

10-11

10-10

10-9

10-8

10-7

10-6

10-5

10-4

10-3

 1  1.1  1.2

H
ea

tin
g/

C
oo

lin
g 

ra
te

 [
J 

m
-3

 s
-1

] 

 1.2  2  4  6  8  10
 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

H
ea

tin
g 

ef
fi

ci
en

cy

r/Rp

Q
Qabs
Qch

Qrad
η

10 Myr

10-11

10-10

10-9

10-8

10-7

10-6

10-5

10-4

10-3

 1  1.1  1.2

H
ea

tin
g/

C
oo

lin
g 

ra
te

 [
J 

m
-3

 s
-1

] 

 1.2  2  4  6  8  10
 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

H
ea

tin
g 

ef
fi

ci
en

cy

r/Rp

Q
Qabs
Qch

Qrad
η

50 Myr

10-11

10-10

10-9

10-8

10-7

10-6

10-5

10-4

10-3

 1  1.1  1.2

H
ea

tin
g/

C
oo

lin
g 

ra
te

 [
J 

m
-3

 s
-1

] 

 1.2  2  4  6  8  10
 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

H
ea

tin
g 

ef
fi

ci
en

cy

r/Rp

Q
Qabs
Qch

Qrad
η

0.1 Gyr

10-11

10-10

10-9

10-8

10-7

10-6

10-5

10-4

10-3

 1  1.1  1.2

H
ea

tin
g/

C
oo

lin
g 

ra
te

 [
J 

m
-3

 s
-1

] 

 1.2  2  4  6  8  10
 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

H
ea

tin
g 

ef
fi

ci
en

cy

r/Rp

Q
Qabs
Qch

Qrad
η

0.5 Gyr

10-11

10-10

10-9

10-8

10-7

10-6

10-5

10-4

 1  1.1  1.2

H
ea

tin
g/

C
oo

lin
g 

ra
te

 [
J 

m
-3

 s
-1

] 

 1.2  2  4  6  8  10
 0

 0.2

 0.4

 0.6

 0.8

 1

H
ea

tin
g 

ef
fi

ci
en

cy

r/Rp

Q
Qabs
Qch

Qrad
η

0.75 Gyr

図 A.17: Strong EUV model の 3 Myr から 0.75 Gyrにおける加熱率分布．縦軸は単位体積あた
りの加熱率，横軸は惑星半径で規格化した惑星中心からの距離を示す．黒実線は加熱率，赤実線
はEUV 放射の吸収率，緑鎖線は化学反応による吸熱率，青点線は分子放射による冷却率，黒点線
は加熱効率を示す．
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図 A.18: Strong EUV model の 1 Gyr から 9 Gyrにおける加熱率分布．説明は図A.17 と同じ．
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図 A.19: Weak EUV model における各年代の速度分布．説明は図A.1 と同じ．
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図 A.20: Weak EUV model における各年代の密度分布．説明は図A.2 と同じ．
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図 A.21: Weak EUV model における各年代の温度分布．説明は図A.3 と同じ．
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図 A.22: Weak EUV model における各年代の圧力分布．説明は図A.4 と同じ．
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図 A.23: Weak EUV model の 3 Myrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.24: Weak EUV model の 10 Myrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．

108

1010

1012

1014

1016

1018

1020

 1  1.1  1.2

N
um

be
r 

D
en

si
ty

 [
m

-3
]

 1.2  2  4  6  8  10

r/Rp

H
H+

H2
H2

+

H3
+

108

1010

1012

1014

1016

1018

1020

 1  1.1  1.2

N
um

be
r 

D
en

si
ty

 [
m

-3
]

 1.2  2  4  6  8  10

r/Rp

O
O+

O2
O2

+

H2O
H2O+

OH
OH+

O(1D)
H3O+

図 A.25: Weak EUV model の 50 Myrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.26: Weak EUV model の 0.1 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.27: Weak EUV model の 0.5 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.28: Weak EUV model の 0.75 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.2 Weak EUV model
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図 A.29: Weak EUV model の 3 Myr から 0.75 Gyrにおける，加熱率分布．説明は図 A.17 と
同じ．
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付録 A 図集 A.3 Bolmont EUV (LX/Lbol = 10−5.0, LEUV = 5.00LX)

A.3 Bolmont EUV (LX/Lbol = 10−5.0, LEUV = 5.00LX)
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図 A.30: Bolmont EUV model における各年代の速度分布．説明は図A.1 と同じ．
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図 A.31: Bolmont EUV model における各年代の密度分布．説明は図A.2 と同じ．
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付録 A 図集 A.3 Bolmont EUV (LX/Lbol = 10−5.0, LEUV = 5.00LX)
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図 A.32: Bolmont EUV model における各年代の温度分布．説明は図A.3 と同じ．
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図 A.33: Bolmont EUV model における各年代の圧力分布．説明は図A.4 と同じ．
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図 A.34: Bolmont EUV model の 3 Myrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.3 Bolmont EUV (LX/Lbol = 10−5.0, LEUV = 5.00LX)
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図 A.35: Bolmont EUV model の 10 Myrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.36: Bolmont EUV model の 50 Myrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.37: Bolmont EUV model の 0.1 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.3 Bolmont EUV (LX/Lbol = 10−5.0, LEUV = 5.00LX)
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図 A.38: Bolmont EUV model の 0.3 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.39: Bolmont EUV model の 0.35 Gyrにおける各数密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.3 Bolmont EUV (LX/Lbol = 10−5.0, LEUV = 5.00LX)
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図 A.40: Bolmont EUV model の 3 Myr から 0.35 Gyrにおける加熱率分布．説明は図 A.17 と
同じ．
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付録 A 図集 A.4 下部境界条件変更 (温度: 600K, 圧力: 0.1 Pa)

A.4 下部境界条件変更 (温度: 600K, 圧力: 0.1 Pa)
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図 A.41: Strong EUV model,10 Myrの下部境界条件 (温度: 600K, 圧力: 0.1 Pa)における，各数
密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.42: Strong EUV model,0.1 Gyrの下部境界条件 (温度: 600K, 圧力: 0.1 Pa)における各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.4 下部境界条件変更 (温度: 600K, 圧力: 0.1 Pa)
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図 A.43: Strong EUV model,1 Gyrの下部境界条件 (温度: 600K, 圧力: 0.1 Pa)における各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.4 下部境界条件変更 (温度: 600K, 圧力: 0.1 Pa)
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図 A.44: Strong EUV model,10 Myr, 0.1 GYr, 1 Gyr の下部境界条件 (温度: 600K, 圧力: 0.1 Pa)

における加熱率分布．説明は図A.17 と同じ．
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付録 A 図集 A.5 下部境界条件変更 (温度: 300K, 圧力: 1.0 Pa)

A.5 下部境界条件変更 (温度: 300K, 圧力: 1.0 Pa)
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図 A.45: Strong EUV model,10 Myrの下部境界条件 (温度: 300K, 圧力: 1.0 Pa)における各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.46: Strong EUV model,0.1 Gyrの下部境界条件 (温度: 300K, 圧力: 1.0 Pa)における各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.5 下部境界条件変更 (温度: 300K, 圧力: 1.0 Pa)
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図 A.47: Strong EUV model,1 Gyrの下部境界条件 (温度: 300K, 圧力: 1.0 Pa)における各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.5 下部境界条件変更 (温度: 300K, 圧力: 1.0 Pa)
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図 A.48: Strong EUV model,10 Myr, 0.1 GYr, 1 Gyr の下部境界条件 (温度: 300K, 圧力: 1.0 Pa)

における加熱率分布．説明は図A.17 と同じ．
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付録 A 図集 A.6 下部境界条件変更 (計算領域下端: 1.0 Rp )

A.6 下部境界条件変更 (計算領域下端: 1.0 Rp )
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図 A.49: Strong EUV model,3 Myrの下部境界高度 (計算領域下端: 1.0 Rp)における各数密度分
布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.50: Strong EUV model,0.5 Gyrの下部境界高度 (計算領域下端: 1.0 Rp)における各数密度
分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.6 下部境界条件変更 (計算領域下端: 1.0 Rp )
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図 A.51: Strong EUV model,1 Gyrの下部境界高度 (計算領域下端: 1.0 Rp)における各数密度分
布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.6 下部境界条件変更 (計算領域下端: 1.0 Rp )
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図 A.52: Strong EUV model,3 Myr, 0.5 GYr, 1 Gyr の下部境界高度 (計算領域下端: 1.0 Rp)に
おける加熱率分布．説明は図A.17 と同じ．
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付録 A 図集 A.7 惑星質量変更

A.7 惑星質量変更
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図 A.53: Strong EUV model,3 MyrのTRAPPIST-1d　の質量を上限値に設定した場合の各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．

108

1010

1012

1014

1016

1018

1020

 1  1.1  1.2

N
um

be
r 

D
en

si
ty

 [
m

-3
]

 1.2  2  4  6  8  10

r/Rp

H
H+

H2
H2

+

H3
+

108

1010

1012

1014

1016

1018

1020

 1  1.1  1.2

N
um

be
r 

D
en

si
ty

 [
m

-3
]

 1.2  2  4  6  8  10

r/Rp

O
O+

O2
O2

+

H2O
H2O+

OH
OH+

O(1D)
H3O+

図 A.54: Strong EUV model,1 GyrのTRAPPIST-1d　の質量を上限値に設定した場合の各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.55: Strong EUV model, 7 Gyrの TRAPPIST-1d　の質量を上限値に設定した場合の各数
密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.56: Strong EUV model,3 MyrのTRAPPIST-1d　の質量を下限値に設定した場合の各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.57: Strong EUV model,1 GyrのTRAPPIST-1d　の質量を下限値に設定した場合の各数密
度分布．説明は図A.5 と同じ．
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付録 A 図集 A.7 惑星質量変更
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図 A.58: Strong EUV model, 7 Gyrの TRAPPIST-1d　の質量を下限値に設定した場合の各数
密度分布．説明は図A.5 と同じ．
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図 A.59: Strong EUV model, 3 Myr, 1 Gyr, 7 GyrのTRAPPIST-1d　の質量を上限値に設定し
た場合の加熱率分布．説明は図A.17 と同じ．
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図 A.60: Strong EUV model, 3 Myr, 1 Gyr, 7 GyrのTRAPPIST-1d　の質量を下限値に設定し
た場合の加熱率分布．説明は図A.17 と同じ．
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付録 A 図集 A.8 各惑星における流体力学的散逸計算

A.8 各惑星における流体力学的散逸計算
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[f] 加熱率分布

図 A.61: Strong EUV model 7 Gyr の TRAPPIST-1b における各物理量の高度分布．[a][b]各数
密度分布，[c]速度分布，[d]温度分布，[e]圧力分布，[f]加熱率分布．横軸は惑星半径で規格化し
た惑星中心からの距離を示す．
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付録 A 図集 A.8 各惑星における流体力学的散逸計算
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[f] 加熱率分布

図 A.62: Strong EUV model 7 Gyr の TRAPPIST-1c における各物理量の高度分布．説明は図
A.61 と同じ．
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図 A.63: Strong EUV model 7 Gyr の TRAPPIST-1e における各物理量の高度分布．説明は図
A.61 と同じ．
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図 A.64: Strong EUV model 7 Gyr の TRAPPIST-1f における各物理量の高度分布．説明は図
A.61 と同じ．
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図 A.65: Strong EUV model 7 Gyr の TRAPPIST-1g における各物理量の高度分布．説明は図
A.61 と同じ．
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A.9 トランジット最中央点における輝線の減光率と柱密度分布
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図 A.66: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1b 大気)．左図は，中心星の Ly-α 線のプロファイル (黒色実線)とトランジット時
に惑星大気によって散乱された後の Ly-α 線のプロファイル (赤色実線)を示し，右図は中心星の
Ly-α 線のプロファイル (黒色実線)と星間雲 (ISM/LIC) によって散乱された中心星の Ly-α 線の
プロファイル (黒色破線)とトランジット時に惑星大気によって散乱された後，星間雲による散乱
を受けた Ly-α 線のプロファイル (赤色破線)を示している．横軸は波長，縦軸は波長あたりのフ
ラックスを表す．
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図 A.67: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1b 大気)．[a] は 130.5nm 付近に中心波長を持つ OI 輝線，[b] は 130.6 nm 付近に
中心波長を持つOI 輝線を示す．中心星のOI 輝線のプロファイル (黒色実線)とトランジット時に
惑星大気によって散乱された後のOI 輝線のプロファイル (赤色実線)を示している．
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図 A.68: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1c 大気)．説明は図A.66 と同じ．
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図 A.69: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1c 大気)．説明は図A.67 と同じ．
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図 A.70: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1d 大気)．説明は図A.66 と同じ．
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図 A.71: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1d 大気)．説明は図A.67 と同じ．
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図 A.72: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1e 大気)．説明は図A.66 と同じ．
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図 A.73: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1e 大気)．説明は図A.67 と同じ．
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図 A.74: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1f 大気)．説明は図A.66 と同じ．
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図 A.75: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1f 大気)．説明は図A.67 と同じ．
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図 A.76: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1g 大気)．説明は図A.66 と同じ．

117



付録 A 図集 A.9 トランジット最中央点における輝線の減光率と柱密度分布

 0

 0.5

 1

 1.5

 2

 2.5

 3

 3.5

 4

 130.43 130.44 130.45 130.46 130.47 130.48 130.49  130.5

× 10-16

[a] OI (130.4858 nm)

Fl
ux

 [
er

g/
s/

cm
2 /n

m
]

Wavelength [nm]

Before Transit
During Transit

 0

 0.5

 1

 1.5

 2

 2.5

 3

 3.5

 4

 130.54 130.55 130.56 130.57 130.58 130.59  130.6  130.61

× 10-16

[b] OI (130.6029 nm)

Fl
ux

 [
er

g/
s/

cm
2 /n

m
]

Wavelength [nm]

Before Transit
During Transit

図 A.77: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1g 大気)．説明は図A.67 と同じ．
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図 A.78: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1d の質量を上限値にした場合の 大気)．説明は図A.66 と同じ．
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図 A.79: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1d の質量を上限値にした場合の大気)．説明は図A.67 と同じ．
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図 A.80: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1d の質量を下限値にした場合の大気)．説明は図A.66 と同じ．
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図 A.81: Strong EUV model, 7 Gyr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1d 大気)．説明は図A.67 と同じ．
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図 A.82: Weak EUV model, 3 Myr における地球付近で観測される Ly-α 線のプロファイル
(TRAPPIST-1d 大気)．説明は図A.66 と同じ．
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図 A.83: Weak EUV model, 3 Myr における地球付近で観測される OI 輝線のプロファイル
(TRAPPIST-1d 大気)．説明は図A.67 と同じ．
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(TRAPPIST-1d 大気)．説明は図A.66 と同じ．
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(TRAPPIST-1d 大気)．説明は図A.67 と同じ．
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図 A.86: Strong EUV model, 7 Gyrにおける各惑星の水素原子，酸素原子の柱密度分布．全て縦
軸は柱密度，横軸は惑星半径で規格化した惑星中心からの距離．
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図 A.87: Strong EUV model, 7 Gyrにおける TRAPPIST-1d の質量を上限値と下限値にした場
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心からの距離．
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図 A.88: Weak EUV model, 3 Myr, 0.5 GyrにおけるTRAPPIST-1d の水素原子，酸素原子の柱
密度分布．全て縦軸は柱密度，横軸は惑星半径で規格化した惑星中心からの距離．
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付 録B 数値計算手法

　ここでは，本数値計算で用いる計算手法を紹介する．

B.1 CIP法

　関数 f = f(x, t)と考えると，一次元線形移流方程式は，

∂f

∂t
+ v

∂f

∂x
= 0 (B.1)

と書け，uは速度，tは時間，xは空間座標を表している．v = constとすると，この式の解析解は
f(x, t) = f(x − vt, 0)と書ける．これは，x − vt = f(a)は定数とおくと，f(a)はどのような t, x

でも同じとなる．x = aを頂点とする空間波形におけるどの点も同様に一定速度 vで移動するた
め，波形は形を変えず平行移動をする．実際の系では，速度 vは時間 tや空間座標 xに依存して
変化する．しかし，微小時間∆t内であれば，各格子点 xi上の速度 viは一定とすることができる．
それは，以下のように表せる．

f(xi, t+∆t) ≈ f(xi − v∆t, t) (B.2)

これは，ある時間 tにおける格子点 xi 上の物理量が分かっているならば，∆t秒後の物理量は式
(B.1) によって求めることができる，という意味である．
　 CIP法は移流方程式の数値解法の１つである．値とその微分値を動かすことで，元のプロファ
イルを崩すことなく解くことができる．式 (B.1) を空間微分 (∂f/∂x ≡ g)すると，

∂g

∂t
+ v

∂g

∂x
= −g ∂v

∂x
(B.3)

と書ける．速度 vが一定の場合は，式 (B.3) と式 (B.1) が一致し，微分 gが vの速度で伝播するこ
とを表している．これで値 f とその微分 gの時間発展が方程式に基づいて追跡できる．
　速度がゼロ以上の場合 (v ≥ 0)，2つの格子点 [i − 1, i]間で 3次補間関数 (Fi(x))を用いて補間
する．

Fi(x) = ai(x− xi)
3 + bi(x+ xi)

2 + ci(x+ xi) + di (B.4)

また，速度が負の場合 (v < 0)は，格子点 [i, i+ 1]間で補間関数を用いる．
　格子点間の内部プロファイルを表す関数 Fi(x)が端点でこれらの値と微分値を取るという条件
より，隣り合う 2つの格子点上で与えられた 4つの量 fi, gi, fiup, giupが以下の関係式の様に求めら
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れる．

Fi(xi) = di = fi

dFi(xi)

dx
= ci = gi

Fi(xiup) = aiD
3 + 2biD

2 + ciD + di = fiup

dFi(xiup)

dx
= 3aiD

2 + 2biD + ci = giup (B.5)

ここで，u ≥ 0の場合 iup = i − 1,D = −∆xであり，v < 0の場合 iup = i + 1,D = ∆xである．
式 (B.5) を用いて，2つの未知数 ai, biが求められる (ci, diは式 (B.5) で求められている)．

ai =
gi + giup
D2

+
2(fi − fiup)

D3

bi =
3(fiup − fi)

D2
− 2gi + giup

D
(B.6)

また次の時刻 n+ 1での値は，このプロファイルを v∆tだけ移動したもの，fn+1 = F (x− v∆t)，
gn+1 = dF (x− v∆t)/dxで与えられる．具体的に書くと，

fn+1
i = Fi(xi − vi∆t) = aiξ

3 + biξ
2 + gni + fni

gn+1
i =

dFi(xi − vi∆t)

dx
= 3aiξ

2 + 2biξ + gni (B.7)

と表せる．ここで，ξ = −v∆tと定義した．式 (B.7) を繰り返し計算することで，移流方程式の解
を求めることができる．

B.2 セミ ·ラグランジュ法

　一般的な方程式は移流項以外の項も含むため，それを解くためにセミ ·ラグランジュ法が用いら
れる．流体力学の移流方程式は，

∂f

∂t
+
∂(vf)

∂x
= h (B.8)

と書ける．これを非線形移流方程式と呼び，hを非移流項とする．左辺第 2 項の速度微分の項を
右辺に移行し，

∂f

∂t
+ u

∂f

∂x
= H (B.9)

とする．ここで，H ≃ h − f∂v/∂xとした．このように移流項と非移流項を分離して解く解法の
ことを，一般的に，セミ ·ラグランジュ法という．式 (B.9) を空間微分をして，微分 g = ∂f/∂x

とすると，以下の式が求められる．

∂g

∂t
+ u

∂g

∂x
= H ′ − g

∂v

∂x
(B.10)
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ここで，H ′の添え字 ′は空間微分を意味し，H ′ = ∂H/∂xと書ける．次に，式 (B.9) ，式 (B.10)

を移流相と，非移流相の二つに分離する．移流相は，

∂f

∂t
+ u

∂f

∂x
= 0

∂g

∂t
+ u

∂g

∂x
= 0 (B.11)

であり，これは単純に値とその勾配を移動させるだけなので，CIP法を用いて解く．また非移流
相は，

∂f

∂t
= H

∂g

∂t
= H ′ − g

∂v

∂x
(B.12)

と記述することができ，これを有限差分法，有限体積法，有限要素法などを用いて解く．

B.2.1 非移流相の計算方法

　非移流相を有限差分法を用いて解く．非移流相の式 (B.12) より，

f∗i = fni +Hi∆t (B.13)

g∗i − gni
∆t

=
f∗i+1 − f∗i−1 − fni+1 + fni−1

2∆x∆t
(B.14)

となる．ここで，上付き文字の ∗は次のタイムステップを表している．式 (B.14) を非移流相の式
(B.12) を用いて，以下のように書く．

g∗i − gni
∆t

=
f∗i+1 − f∗i−1 − fni+1 + fni−1

2∆x∆t
− gni

vi+1 − vi−1

∆x
(B.15)

また，これらの方程式を解くために，スタッカード格子を用いる．スタッカード格子は数値計算
における格子配置の一つである．変数毎に定義点をずらして設定することで，誤差の広がりを抑
えるものである．ここで，ρと pは格子点 xi，vをｘi+1/2として定義する．
　また，運動方程式で圧力勾配項に圧力と同じ次元を持つ人工粘性 τ を導入する．これは衝撃波
の前後で物理量の不連続に起因する数値誤差から計算結果が信頼できない．そこで人工粘性を用
いることで，このような数値計算上の欠陥を補正することができる．人工粘性は以下のように与
えられる．

τi = −cτγρi(vni+1/2 − vni−1/2)

[√
pni
ρni

− γ − 1

2
(vni+1/2 − vni−1/2)

]
(B.16)

これは (vni+1/2 − vni−1/2) < 0の場合である．また，(vni+1/2 − vni−1/2) > 0の場合は，τi = 0である．
ここで，cτ は人工粘性係数であり，本計算では 0.75 とおいた．

B.3 CFL条件

　移流方程式の数値解を求める時に用いるタイムステップ∆tの値は，流体が隣り合う格子点に伝
達するまでの時間よりも小さくなければならない．∆tの値がその時間の上限を越えると，数値発
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散が生じてしまう．格子間隔∆xが小さくなると，タイムステップ∆tの上限値も減少する．これ
が，CFL条件である．CFL条件は陽的解法の時間発展を考える場合に用いられる条件である．
　移流方程式 (B.1) より，

∂f

∂t
+ v

∂f

∂x
= 0 (B.17)

なので，この方程式をタイムステップ幅∆t，格子点間隔∆xとして，差分を用いて離散化すると，

fn+1
i − fni

∆t
+ v

fni − fni−1

∆x
= 0 (B.18)

と書ける．また，

vn+1
i = vni − u∆t

∆x
(vni − vni−1) (B.19)

と書き直せるので，情報が伝播する速さは∆x/∆t，流体の速度は vなので，

∆x

∆t
> v (B.20)

が CFL条件となる．

B.4 化学反応の陰解法

化学反応には主に化学種の数によって以下の三つの反応がある．

一体反応 : A → products (B.21)

二体反応 : A + B → products (B.22)

三体反応 : A + B + B → products +M (B.23)

A, B, はそれぞれ反応化学種，M は第三体である．それぞれの化学種の密度を [A], [B], [M] とす
ると反応物の密度変化量は，

−∆[A] = ∆[products] = k1[A]∆t (B.24)

−∆[A] = −∆[B] = ∆[products] = k2[A][B]∆t (B.25)

−∆[A] = −∆[B] = ∆[products] = k3[A][B][M]∆t (B.26)

と書ける．ここで，∆t はタイムステップ，k1, k2, k3 は反応係数である．また第三体の密度 [M] は
変化しない．
しかし，上記の密度変化の式では数値拡散が起きてしまう可能性があるため，∆t 時間後の密度を
用いて計算を行う必要がある．その時の式は，二体反応の場合，

−∆[A] = −∆[B] = ∆[products] = k2[A][B](t+∆t)∆t (B.27)
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と表せる．ここで，∆t 時間後のB 成分の密度 [B](t+∆t) = [B(t) +∆[B](t) であること，そして
∆t における∆[B] = ∆[A] が同じであることを用いると，

−∆[A] = k2([B] + ∆[A])[A]∆t (B.28)

−∆[A](1 + k2[A]∆t) = k2[A][B]∆t (B.29)

−∆[A] =
k2[A][B]∆t

1 + k2[A]∆t
(B.30)

となる．また [A] はその場所でより密度が小さい化学種を指定している．三体反応の場合，

−∆[A] = −∆[B] = ∆[products] =
k3[A][B][M]∆t

1 + k3[A][B]∆t
(B.31)

と表せる．

B.5 光子の脱出確率

2.4.2 節で概説した，気体分子による冷却率を光子の脱出確率をから求める方法について解説す
る．輻射輸送の問題を脱出確率の計算に置き換える手法はソボレフ近似と呼ばれている (Sobolev

1957)．恒星風のように，熱運動以外の速度構造がある場合，ドップラー効果によって吸収振動数
が変わるため，吸収率が下がって光学的厚みが小さくなる．すなわち，大きな速度勾配があれば
光子の脱出確率は非常に大きくなる．このような状況に対して開発されたのがソボレフ近似であ
る．ソボレフ近似は大きな速度勾配が存在することを前提としているため，大速度勾配近似 (LVG,

large velocity gradient theory) とも呼ばれている．
　まず光子の脱出確率について定義する．脱出確率 βν は光子の進行方向 l への光学的厚さを τν(l)

とすると，脱出確率は，

βν(l) = e−|τν(l)| (B.32)

と表される．また，ある方向への脱出確率と平均脱出確率はそれぞれ，以下のように定義される．

β(l) =

∫ ∞

0
ϕ(ν)βν(l)dν (B.33)

β =
1

4π

∮
dΩ

∫ ∞

0
ϕ(ν)βν(l)dν (B.34)

次に，ソボレフ近似の条件を考えるため，ソボレフ近似に特徴的なスケールであるソボレフ長と
いう量を評価する．ソボレフ長LS は，運動している媒質中でソボレフ長だけ離れた場所での速度
差によるドップラー偏移が，ちょうどプロファイル関数の幅に等しくなる長さとして定義される．
スペクトル線の線中心の振動数を ν0 とし，媒質の運動に伴う振動数の偏移を ν − ν0 = ∆ν とする
と，ドップラー効果から以下の関係が成り立つ．

ν − ν0
ν0

=
∆ν

ν0
=
v

c
=

1

c
|∇v|s. (B.35)

ここで，∇v は媒質の速度勾配で，sは速度勾配方向の距離である．一方，ラインプロファイルの
ドップラー幅は以下のように定義される．またラインプロファイルのドップラー幅は，熱運動速
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度を vth として，

∆νD = ν0
vth
c

(B.36)

と表せられる．∆ν = ∆νD とし，s = LS と速度勾配方向の距離をソボレフ長とすると，

LS =
vth
|∇v|

=
c

ν0

νD
|∇v|

(B.37)

となる．ここで，ソボレフ長は媒質の温度や組成，速度勾配のみで決まるため，振動数には依存
しない．
　媒質の典型的なスケールを L とすると，ソボレフ近似が成り立つ条件は，

LS ≪ L (B.38)

である．また，媒質の典型的な速度を V とし，|∇v| ∼ V/L とすると，その近似が成り立つ条件
として，vth ≪ V が得られる．熱運動速度は音速程度なので，ソボレフ近似は超音速領域で成り
立つ近似であると言える．媒質中で放射された光子は，媒質の運動に伴ってソボレフ長だけ進む
と，媒質の速度勾配によって線幅分だけドップラー偏移し，吸収や散乱を受けることがなくなっ
て，光子が生まれた領域から容易に脱出できるようになる．
　光子の脱出は一方向ではなく，等方的に起きる．そのため三次元空間を考え，光子が r 方向に
運動するとする．動径方向に流体の速度場が存在するときの，dl 方向に向かう光子の脱出確率を
求める．光子の運動経路の増分 dl は r, θ を用いて，

dl =
dr

cos θ
= − rdθ

sin θ
(B.39)

と書ける．流体の速度 v の dl 方向の速度成分 vl は，

vl = v cos θ (B.40)

となる．よって dl 方向の速度勾配は，

dvl
dl

=
∂vl
∂r

∂r

∂l
+
∂vl
∂θ

∂θ

∂l
=
∂vl
∂r

cos θ − ∂vl
∂θ

sin θ

r
= cos2 θ

∂v

∂r
+ (1− cos2 θ)

v

r
(B.41)

と表される．また dl 方向のソボレフ光学的厚みを，

τij,l =
2vthαij

|dvl/dl|
(B.42)

とする．ここで αij は吸収係数である．dl 方向に向かう光子の脱出確率 βij,l は，以下のように書
ける．

βij,l =
(1− exp(−τij,l))

τij,l
(B.43)

各方向の光子の脱出確率を平均したものは

βij =
1

4π

∫
dΩβij,l =

1

4π

∫
dΩ

1− exp(−τij,l)
τij,l

(B.44)
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とかけるため，この平均化した脱出確率をその位置での脱出確率 (βij) とする．
　ソボレフ光学的厚みを求めるのに吸収係数が必要になるため，吸収係数をアインシュタイン係
数を用いて求める．吸収係数とアインシュタイン係数 (A,B)の関係は以下のようになる．

αij(νij)2∆νij =
hνij
4π

(njBji − niBij)

(
njgi
nigj

− 1

)
=
Aijc

2

8πν2ij

(
njgi
nigj

− 1

)
(B.45)

ここで， i, j は異なるエネルギー準位，h はプランク定数，νij は i 準位と j 準位の振動数の差，
gi は i 準位の縮退度，ni は放射源となる分子の i 準位の数密度，Aij , Bij は i 準位から j 準位に
遷移する確率である．また，上式の変形の際，アインシュタイン関係式を用いた．

gjBij = giBji
Aij

Bij
=

2hν3ij
c2

(B.46)

さらに，∆νij = vthνij/c を用いると，

αij(νij) =
Aijc

3

16πν3ijvth
ni

(
njgi
nigj

− 1

)
(B.47)

となる．
　これらをから，光子の脱出確率 βij を用いてある分子のエネルギー準位が i から j に遷移した
ときの冷却率 (Qrad,mol) 表すと，

Qrad,mol = niAijhνijβij (B.48)

ここで，局所熱力学平衡 (LTE) が成り立っていると仮定すると，ni は次のように書ける．

ni = n
gi
Z

exp

(
− Ei

kT

)
(B.49)

n は分子の数密度，Z は分配関数，Ei は i 準位のエネルギーである．ある分子による冷却率はエ
ネルギー遷移を全て考慮することで得られる．

Qrad,mol =
∑
i

∑
j<i

hνijn
gi
Z

exp

(
− Ei

kT

)
Aijβij(τij) (B.50)
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付 録C 分子拡散速度式の導出

C.1 分子拡散速度の表式の導出

Burgers (1969) では，分子拡散速度 us は以下の式で表される．

−Ψs =
∑
t∈S

Kst(ut − us) (C.1)

Ψs = −
(
∂ps
∂r

− ρs
ρ

∂p

∂r

)
+

(
ρe −

ρs
ρ

∑
t∈S

ρet

)
E (C.2)

この式はボルツマン方程式から導かれているため，その導出を行う．
気体成分 s のボルツマン方程式は

∂fs
∂t

+∇x · (vsfs) +
Fs

ms
· ∇v(fs) = Q(f) (C.3)

と書ける．ここで f は 6 次元位相の速度分布関数 (x, y, z, vx, vy, vz)，v はバルク速度 (vx, vy, vz)，
F は分子一個にかかる外力，m は分子一つの質量，Q(f) は衝突項を表している．∇x は実空間偏
微分を，∇v は速度空間偏微分である．左辺第一項は速度分布関数の局所時間変化，第二項は実空
間での移流，第三項は速度空間での移流を表し，右辺第一項は気体同士の衝突を表している．あ
る気体成分の速度分布関数の時間変化は，気体の自由運動と外力による速度変化，そして気体同
士による衝突によって与えられる．
分子一個にかかる外力 F は重力加速度 g，電場E，磁束密度B，電荷 e と光速 c を用いて以下の
ように表せられる．

Fs = msg + esE + es(1/c)vs ×B (C.4)

速度分布関数は 6 次元空間の関数 (x, y, z, vx, vy, vz) なので変数が少なくなる巨視的方程式を導入
する．ボツルマン方程式に個々の粒子の速度に関する物理量 q を両辺に掛け，そして速度空間全
域について積分を行う．∫

qs
∂fs
∂t

dvs +

∫
qs∇r · (vsfs)dv +

∫
qs

Fs

ms
· ∇v(fs)dv =

∫
qsQ(f)dv (C.5)

速度分布関数を速度空間全域で積分したとき，その値は空間の成分数密度と等しくなるため，

n(r, t) =

∫
f(r,v, t)dv (C.6)

となる．また，個々の成分気体の速度に関する平均値は物理量 qと速度分布関数を用いて，

< q(r, t) > =

∫
q(r,v, t)f(r,v, t)dv∫

f(r,v, t)dv
(C.7)

=

∫
q(r,v, t)f(r,v, t)dv

n(r, t)
(C.8)
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と表せられる．これを用いて速度分布関数の巨視的方程式の左辺それぞれの項は，∫
qs
∂fs
∂t

dv =
∂

∂t

∫
qsfsdv =

∂ns < qs >

∂t
(C.9)∫

qs∇r · (vsfs)dv = ∇r · (ns < qsvs >) (C.10)∫
qs

Fs

ms
· ∇v(fs)dv =

[
qs

Fs

ms
fs

]+∞

−∞
− ns

⟨
Fs

ms
· ∇v(qs)

⟩
= −ns

⟨
Fs

ms
· ∇v(qs)

⟩
(C.11)

となる．ここで左辺第三項は，部分積分を適用し，その第一項は速度が∞ から −∞ までの計算
になっているため，速度分布関数がゼロになるので除かれる．以上より，

∂ns < qs >

∂t
+∇r · (ns < qsvs >)− ns

⟨
Fs

ms
· ∇v(qs)

⟩
=

∫
qsQ(f)dv (C.12)

と書ける．物理量 q をそれぞれm,mv,mv2/2 としたとき，順に質量保存の式，運動量保存の式，
エネルギー保存の式となる．今回は運動量保存の式を導くために，qs = mvs とすると，

∂ns < msvs >

∂t
+

∂

∂r
(ns < msvsvs >)− ns

⟨
Fs

ms
· ∇v(msvs)

⟩
=

∫
msvsQ(f)dv (C.13)

∂ρs < vs >

∂t
+

∂

∂r
(ρs < vsvs >)− ns

⟨
Fs
∂vs
∂v

⟩
=

∫
msvsQ(f)dv (C.14)

ここで，速度 vs の平均値 us，運動量テンソル P とすると，

ρs < vs >= ρsus (C.15)

ρs < vsvs >= Ps (C.16)

ns

⟨
Fs
∂vs
∂v

⟩
= nsFs (C.17)

と書ける．速度 vs の平均値 us は，以下のように書ける．

< vs(r, t) >= us(r, t) =

∫
f(r, v, t)

n(r, t)
(C.18)

よって，

∂ρsus

∂t
+
∂P

∂r
− nsFs =

∫
msvsQ(f)dv (C.19)

運動量テンソル Ps を圧力テンソル ps を用いた形に変形させるため，圧力テンソルを定義する．
圧力テンソルは一般的にランダム速度の速度成分の積で表され，ランダム速度は粒子一つの速度
と平均速度の差 (v − u) なので，

ps =

∫
m(vs − us) · (vs − us)fdv (C.20)

である．これを計算すると，

ps =

∫
m(v2s − 2us · vs + u2s)fdv (C.21)

=

∫
mv2sfdv −mnu2s = Ps −mnu2s (C.22)
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と書ける．なので衝突項を無視した運動量保存の式は，以下のようになる．

∂ρsus

∂t
+
∂(ps + ρsu

2
s)

∂r
− nsFs = 0 (C.23)

また，衝突項を考慮した運動量輸送方程式は，

∂ρsus

∂t
+
∂(ps + ρsu

2
s)

∂r
− nsFs =

∫
msvsQ(f)dv (C.24)

である．
運動量輸送方程式の外力項を書き下すと，

∂ρsus

∂t
+
∂(ps + ρsu

2
s)

∂r
− ns(msg + es(E + (1/c)us ×B) =

∫
msvsQ(f)dv (C.25)

この式をすべての成分で足しあげると，

∂ρU

∂t
+
∂(p+ ρU2)

∂r
− ρg + ρe(E + (1/c)U ×B) = 0 (C.26)

U は気体全体の速度であり，また衝突による運動量の交換は保存されるため，右辺はゼロになる．
全成分の運動量輸送方程式に混合比 ρs/ρ を掛け，一成分における方程式と差分をとると，

∂ρs(us −U)

∂t
+
∂ρs(u

2
s − U2)

∂r
+
∂ps

∂r
− ρs

ρ

∂p

∂r
− ρes(E + (1/c)us ×B) +

ρs
ρ
ρe(E + (1/c)U ×B)

=

∫
msvsQ(f)dv

(C.27)

ここで，気体の拡散速度をws, 気体全体の速度をU，として気体の速度 us を用いて拡散速度を求
めると，

ws = us − U (C.28)

なので，これを用いると，[
∂ρsws

∂t
+
∂ρsws(us + U)

∂r

]
+

(
∂ps
∂r

− ρs
ρ

∂p

∂r

)
−
(
ρes −

ρs
ρ
ρe

)
E − δij

1

c

(
ρesusi −

ρs
ρ
ρeUi

)
Bj

=

∫
msvsQ(f)dv

(C.29)

と書ける．
次に，右辺の衝突項Q(f) について書き下す．衝突項は，以下のように表せられる．

Q(f) =
∑
t

(∫ ∫ ∫
dvtfs(r,v

′, t)ft(r,v
′, t)h′bdbdϵ−

∫ ∫ ∫
dvtfs(r,v, t)ft(r,v

′, t)hbdbdϵ

)
(C.30)

ここで，f(r,v, t), f(r,v′, t) は異なる速度を持つ粒子の速度分布関数，h は相対速度 (vt − vs)，b
は衝突パラメータ，ϵ は散乱角，下付きの s, t は成分を表す．粒子の衝突によって，粒子の速度が
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vs,vt から v′
s,v

′
t となる場合と，その逆の v′

s,v
′
t から vs,vt となる場合を考えなければならない．

なので，右辺第一項は，衝突によって vs,vt の速度を持つ粒子が増加する過程を，第二項は衝突
によって vs,vt の速度を持つ粒子が減少する過程を示している．衝突する粒子が剛体球とすると，
衝突前後の 2粒子の相対速度 h, h′ の大きさは等しいと考えることができるため，上記の式は，以
下のようになる．

Q(f) =
∑
t

∫ ∫ ∫
dvt(f

′
sf

′
t − fsft)hbdbdϵ (C.31)

個々の粒子に関する物理量 qs をランダム速度 (cs)の関数として再定義し，ランダム速度空間にわ
たって積分を行うと，

∆q =

∫
qsQ(f)dcs =

∑
t

∫ ∫ ∫ ∫
dcsdctqs(f

′
sf

′
t − fsft)hbdbdϵ (C.32)

また，この方程式は以下のように書き直すことができる．

∆q =
∑
t

∫ ∫ ∫ ∫
dcsdct(q

′
s − qs)fsfthbdbdϵ (C.33)

ここで，q′s は衝突後の粒子のランダム速度 c′s の関数である．衝突パラメータや散乱角は q, q′ に
のみ依存しているので，

∆q =
∑
t

∫ ∫
dcsdctfsfth

∫ ∫
(q′s − qs)bdbdϵ (C.34)

と書ける．
次に，右辺の一部を q̂ としておくと，

q̂ =

∫ ∫
(q′s − qs)bdbdϵ (C.35)

となり，q, q′ をそれぞれmscs,msc
′
s とした場合，

q̂ =

∫ ∫
ms(c

′
s − cs)bdbdϵ

=

∫ ∫
ms{(v′s − us)− (vs − us)}bdbdϵ

=

∫ ∫
ms{C − (mt/m0)h

′ − (C − (mt/m0)h)}bdbdϵ (C.36)

ここで，ランダム速度 cs = vs − us，一粒子の速度 vs = C − (mt/m0)h を用いており，C は質
量中心速度 (msvs +mtvt)/m0，m0 は衝突する粒子の合計質量ms +mt である．

q̂ =

∫ ∫
(msmt/m0){h− h′}bdbdϵ =

∫ ∫
µ{h− h′}bdbdϵ (C.37)

ここで，µ は換算質量msmt/(ms +mt) である．また相対速度 hは，散乱角 ϵ(0− 2π) に対して
決まったある方向をとるため，衝突後の相対速度 h′ が h と同じ方向に向く角度を χ とすると，∫

h− h′dϵ = −h(1− cosχ) (C.38)
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と書けるため，

Sst = 2π

∫ ∞

0
(1− cosχ)bdb (C.39)

これは相対速度不変における衝突断面積である．この衝突断面積を用いて，q̂,∆q は以下のように
書ける．

q̂ = µhSst (C.40)

∆q =
∑
t

∫ ∫
dcsdctfsfthq̂ (C.41)

次に，熱力学平衡を仮定した場合の気体分子の速度分布関数 fs, ftはマクスウェル分布に一致し，

fs =
ns

(2πkTs/ms)3/2
exp

(
−(vs − us)

2

2kTs/ms

)
=

ns

(2πkTs/ms)3/2
exp

(
−c2s

2kTs/ms

)
(C.42)

と書け，ここで，k はボルツマン定数，Ts は s 成分の温度である．
速度分布関数 fsft の積は，

fsft =
ns

(2πkTs/ms)3/2
exp

(
−c2s

2kTs/ms

)
nt

(2πkTt/mt)3/2
exp

(
−c2t

2kTt/mt

)
(C.43)

=
nsnt

(22π2k2(Ts/ms)(Tt/mt))3/2
exp

(
−c2s

2kTs/ms

−c2t
2kTt/mt

)
(C.44)

=
nsnt

(π3a3α3)
exp

(
− msTtc

2
s +mtTsc

2
t

2kTsTt

)
(C.45)

ここで，a = 2kTsTt/(mtTs +msTt)，α = 2k(mtTs +msTt)/(msmt) とした．また新たな変数を
用いて，上式を簡単な形に変形する．ランダム速度 cs, ct を，

cs = C∗ − ψh∗ (C.46)

ct = C∗ − (1− ψ)h∗ (C.47)

と定義する．ここで，C∗, h∗ は以下のように再定義した質量中心速度と相対速度であり，

h∗ = u− h

C∗ = C −R− β(u− h) = C −R− βh∗

R =
msus +mtut

m0
; u = ut − us; β =

msmt

m0

Tt − Ts
mtTs +msTt

また ψ は

ψ =
mtTs

mtTs +msTt
(C.48)

1− ψ =
msTs

mtTs +msTt
(C.49)
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である．これらを用いて fsft を書き直すと，

fsft =
nsnt

(π3a3α3)
exp

(
− msTtc

2
s +mtTsc

2
t

2kTsTt

)
(C.50)

=
nsnt

(π3a3α3)
exp

(
− C2

∗
a2

− h2∗
α2

)
(C.51)

となる．
また要素 dcs, dct は

dcsdct = dC∗dh∗ = dC∗dh = dCdh (C.52)

と変換することができるため，式 (C.36)は (C.42), (C.45), (C.51) より

∆q =
∑
t

∫ ∫
dcsdctfsfth

∫ ∫
(q′s − qs)bdbdϵ (C.53)

=
nsnt

(π3a3α3)

∫ ∫
dC∗dh exp

(
− C2

∗
a2

− h2∗
α2

)
hq̂ (C.54)

=
nsnt

(π3a3α3)

∫
dC∗ exp

(
− C2

∗
a2

)∫
dh exp

(
− h2∗
α2

)
hq̂ (C.55)

と書くことができる．一つ目の積分は，C∗ の大きさのみに依存した被積分関数なので，速度空間
での極座標系で解くと，∫

dC∗ exp

(
− C2

∗
a2

)
(C.56)

=

∫ +∞

0
dC∗C

2
∗ exp

(
− C2

∗
a2

)∫ π

0
sin θdθ

∫ 2π

0
dϕ (C.57)

= 4π

∫ +∞

0
dC∗C

2
∗ exp

(
− C2

∗
a2

)
(C.58)

= π3/2a3 (C.59)

となる．これより，以下のようになる．

∆q =
nsnt

(π3a3α3)

∫
dC∗ exp

(
− C2

∗
a2

)∫
dh exp

(
− h2∗
α2

)
hq̂ (C.60)

=
nsnt

(π3/2α3)

∫
dh exp

(
− h2∗
α2

)
hq̂ (C.61)

次に，
∫
dh exp

(
− h2

∗
α2

)
hq̂ の積分を考える．h2∗ は，

h2∗ = (h− u)2 = h2 − 2hu+ u2 (C.62)

なので， ∫
dh exp

(
− h2∗
α2

)
hq̂ =

∫
dh exp

(
− h2 − 2hu+ u2

α2

)
hµhSst (C.63)
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先ほどと同様に極座標で考える．h, u の間のなす角を θ′，e2 軸とのなす角を ϕ′ とすると，上式は，∫ +∞

0
dhh4µSst

∫ 2π

0
dϕ′
∫ π

0
sin θ′dθ′ exp

(
− h2 − 2hu cos θ′ + u2

α2

)
{sin θ′ cosϕ′e1 + sin θ′ sinϕ′e2 + cos θ′e3} (C.64)

=

∫ +∞

0
dhh4µSst

∫ π

0
sin θ′dθ′ exp

(
− h2 − 2hu cos θ′ + u2

α2

)
{2π cos θ′e3}

(C.65)

x = cos θ′ と置いて置換積分を行うと，∫ π

0
sin θ′dθ′ exp

(
− h2 − 2hu cos θ′ + u2

α2

)
{2π cos θ′e3} (C.66)

= 2πe3

∫ 1

−1
dxx exp

(
− h2 − 2hux+ u2

α2

)
(C.67)

と書ける．さらに，成分毎の平均速度の差がランダム速度の差よりもかなり小さい場合 (u≫ h)，

exp

(
− h2 − 2hux+ u2

α2

)
= exp

(
− h2

α2

)
exp

(
− −2hux+ u2

α2

)
(C.68)

≃ exp

(
− h2

α2

)[
1 +

2hux

α2

]
(C.69)

と近似できるので，

2πe3 exp

(
− h2

α2

)∫ 1

−1
dx

[
x+

2hux2

α2

]
=

8πhu

3α2
exp

(
− h2

α2

)
e3 (C.70)

元の方程式に戻すと，

∆q = µ
8πu

3α2

nsnt

(π3/2α3)
e3

∫ +∞

0
dhh5Sst exp

(
− h2

α2

)
(C.71)

= µ
8πunsnt

3π3/2α5
e3

∫ +∞

0
dhh5 exp

(
− h2

α2

)
Sst (C.72)

となる．残った相対速度 h に関する積分は Chapman-Cowling cosllision 積分と呼ばれ，それを
Ωl,j
st とすると以下のように定義される．

Ωl.j
st =

4π

π3/2

∫ ∞

0
dh exp

(
− h2

α2

)
· h

2j+3

α2j+4
Sl
st (C.73)

これまでの操作では Ωl,j
st = Ω1,1

st なので，

∆q = µ
2nsntα

3
uΩ1,1

st (C.74)

ここで，ue3 = u = ut − us とした．さらに二体間の衝突係数 Kst を導入し，Kst = Kts =
2
3nsntµαΩ

1.1
st と定義すると，

∆q =
∑
t

Kstu (C.75)
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付録 C 分子拡散速度式の導出 C.1 分子拡散速度の表式の導出

us,ut はそれぞれ成分のバルク速度なので，拡散速度の定義式 (ws = us − U) より，

∆q =
∑
t

Kst(wt −ws) (C.76)

と書き直せる．
最後に，式 (C.29) と上式より，[
∂ρsws

∂t
+
∂ρsws(us + U)

∂r

]
+

(
∂ps
∂r

− ρs
ρ

∂p

∂r

)
−
(
ρes −

ρs
ρ
ρe

)
E − δij

1

c

(
ρesusi −

ρs
ρ
ρeUi

)
Bj

=
∑
t

Kst(wt −ws)

(C.77)

ここで大括弧でくくったところは，拡散への寄与が小さい (slow diffusion) ため無視することがで
きる．(

∂ps
∂r

− ρs
ρ

∂p

∂r

)
−
(
ρes −

ρs
ρ
ρe

)
E − δij

1

c

(
ρesusi −

ρs
ρ
ρeUi

)
Bj =

∑
t

Kst(wt −ws) (C.78)

左辺を拡散駆動力と呼び，Ψs を用いて表すと，

−Ψs = −
(
∂ps
∂r

− ρs
ρ

∂p

∂r

)
+

(
ρes −

ρs
ρ
ρe

)
E + δij

1

c

(
ρesusi −

ρs
ρ
ρeUi

)
Bj (C.79)

−Ψs =
∑
t

Kst(wt −ws) (C.80)

となる．
次にこの式を s 成分の分子拡散速度の式として書き直すと，

us =

∑
t∈SKstut +Ψs∑

t∈SKst
(C.81)

となる．また拡散駆動力Ψs
1をすべての成分において考えると，∑

s∈S
Ψs = 0 (C.82)

となることを利用して，

Ψs +
∑

t∈S,t̸=s

Ψt = 0 (C.83)

↔ Ψs = −
∑

t∈S,t̸=s

Ψt (C.84)

なので，

us =

∑
t∈SKstut −

∑
t∈S Ψt∑

t∈SKst
(C.85)

1Ψt = −
(

∂ps
∂r

− ρs
ρ

∂p
∂r

)
+

(
nsqs − ρs

ρ

∑
s∈S qsns

)
E
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付録 C 分子拡散速度式の導出 C.2 拡散係数の導出

この式を s 成分以外のすべてとの作用を考えると，

us =
∑
t∈S

ut −
∑

t∈S Ψt∑
t∈SKst

(C.86)

となる．
また拡散速度は気体の平均速度と気体全体の平均速度の差であり，その拡散速度をすべての成分
で考えると， ∑

s∈S
ρsus = 0 (C.87)

となる．この条件から

ρsus +
∑

t∈S,t̸=s

ρtut = 0 (C.88)

ut = − ρsus∑
t∈S,t̸=s ρt

(C.89)

と書け，
∑

t∈S,t ̸=s ρt = ρ− ρs なので

ut = − ρsus
ρ− ρs

(C.90)

以上より式 (C.85) は

us =
∑
t∈S

(− ρsus
ρ− ρs

− 1

Kst
Ψt) (C.91)

(1 +
ρs

ρ− ρs
)us = −

∑
t∈S

1

Kst
Ψt (C.92)

us = −ρ− ρs
ρ

∑
t∈S

1

Kst
Ψt (C.93)

us = −
∑
t∈S

1− ys
Kst

Ψt (C.94)

ここで，ys は混合比である．拡散係数をDst = − 1−ys
Kst/p

とすると，s 成分の分子拡散速度は

us =
1

p

∑
t∈S

DstΨt (C.95)

と書き表せる．

C.2 拡散係数の導出

拡散係数 Dst = − 1−ys
Kst/p

は行列を用いて，以下のように表せる．分子拡散速度 us は以下の式で表
される．

us =
1

p

∑
t∈S

D
[l]
stΨt (C.96)
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付録 C 分子拡散速度式の導出 C.2 拡散係数の導出

ここで，p は圧力，s, t はそれぞれの成分，D[l]
(st) は近似拡散行列の要素 (l が近似度合いを示し，

0, 1, ... と数字が大きくなるにつれ精度が高くなる)，Ψt はある気体の拡散の駆動力を示している．
拡散の駆動力は，

Ψt = −
(
∂pt
∂r

− ρt
ρ

∂p

∂r

)
+

(
ntqt −

ρs
ρ

∑
t∈S

qtnt

)
E (C.97)

で表され，ρ は密度，n は数密度，q は電荷，E は電場である．右辺第一項は鉛直方向の濃度勾配
による拡散駆動力を，右辺第二項は電荷を持つある分子とその他の分子が電場から受ける力の差
による拡散駆動力を表している．ここでは熱拡散による中性大気への影響を考慮していない．電
場は電子の運動方程式

−∂pe
∂r

+ neqeE = 0 (C.98)

より求め，下付きの e は電子である．
近似拡散行列D[l] は Ern and Giovangigli (1994, 1997) で定式化されており，

D[l] =

l−1∑
j=0

(PT )jPM−1PT (C.99)

である．ここで，P = I −U ⊗ Y で，I は単位行列，U ⊗ Y は，行列要素 Usyt で Us はどの s に
おいても 1 をとる作用素，ys は混合比であり，また T = I −M−1∆ で，M は適切に設定された
対角行列である．
今回は l = 1 の一次近似を用いて行列を展開していく．上式は

D[1] = PM−1PT = PD̂PT (C.100)

と書き直せる．それぞれの行列は，

P = I − U ⊗ Y =

(
1 0

0 1

)
− (UsUt)

(
ys

yt

)
=

(
1− Usys −Usyt

−ysUt 1− Utyt

)
(C.101)

PT =

(
1− Usys −Utys

−Usyt 1− Utyt

)
(C.102)

D̂ =

(
D̂ss 0

0 D̂tt

)
(C.103)

なので計算すると，

D[1] = PD̂PT

=

(
(1− Usys)

2D̂ss + (Usyt)
2D̂tt −(1− Usys)ysUtD̂ss − (1− Utyt)UsytD̂tt

−(1− Usys)ysUtD̂ss − (1− Utyt)UsytD̂tt (Utys)
2D̂ss + (1− Utyt)

2D̂tt

)
(C.104)
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付録 C 分子拡散速度式の導出 C.2 拡散係数の導出

となる．s 成分と s 成分の衝突は

D[1]
ss = (1− Usys)

2D̂ss + (Usyt)
2D̂tt (C.105)

= D̂ss − 2UsysD̂ss + (Usys)
2D̂ss + (Usyt)

2D̂tt (C.106)

そして s 成分と t 成分の衝突を考えると

D
[1]
st = −(1− Usys)ysUtD̂ss − (1− Utyt)UsytD̂tt (C.107)

= −ysUtD̂ss − UsytD̂tt + UsUty
2
sD̂ss + UsUty

2
t D̂tt (C.108)

= −ysUtD̂ss − UsytD̂tt + UsUt

∑
k∈S

y2kD̂kk (C.109)

なので，式 (C.1) の拡散行列要素D
[1]
st は，

D
[1]
st = δstD̂ss − ysUtD̂ss − UsytD̂tt + UsUt

∑
k∈S

y2kD̂kk (C.110)

と書くことができる (Garćıa Muñoz, 2007. A.8)．
なので分子拡散速度 usは

us =

1
p(D̂ss − 2UsysD̂ss + 2(Usys)

2D̂ss)Ψs (s, t = s)

1
p

∑
t∈S(−ysUtD̂ss − UsytD̂tt + UsUty

2
sD̂ss + UsUty

2
t D̂tt)Ψt (s, t ̸= s)

(C.111)

となる．ここで，D̂ss, D̂tt は

D̂ss =
1− ys∑

k∈S,k ̸=sKsk/p
(C.112)

で，Ksk は抵抗係数 Kst = kTstnsnt
bs

, Tst = mtTs+msTt
ms+mt

(Tst は s 成分と t 成分間の衝突後の温
度，bs は二成分間の衝突拡散係数) である．本研究では全成分で同一の温度を用いているため，
Kst =

kTnsnt
bs

となる．
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付録 D 数値モデルに用いたデータ D.1 EUV データ

付 録D 数値モデルに用いたデータ

　ここでは，本数値計算で用いたデータ等の紹介する．

D.1 EUV データ

本計算モデルで使用した，0-105 nm 以下の EUV 放射と，300 nm までの FUV 放射のデータは
(Woods and Rottman (2002), ftp://laspftp.colorado.edu/pub/solstice/ref_min_27day_

11yr.dat) から引用した．引用元のデータは太陽活動極小期における値のため，太陽活動周期を
考慮した波長別の平均光子フラックス (Nphoton(λ)) を使用するために，月平均かつ 11 年平均の
値を算出して用いた．

Nphoton(λ) = Nphoton min(λ)
(year− 1) + 1

2

(day − 1) + 1

2
(D.1)

ここで，Nphoton min(λ) は，太陽活動極小期における光子フラックス，year, day はそれぞれ太陽
活動の 11 年周期，1 か月周期の変動の比である．算出した波長別の平均光子フラックスは図D.1

のようになる．105 nm までの光子フラックスを波長積分し，エネルギーに換算すると，6.9×10−3

[W/m2] となる．
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図 D.1: 波長別の平均光子フラックス．横軸は波長 [nm], 縦軸は光子フラックス [photon/s/m2] で
ある．
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付録 D 数値モデルに用いたデータ D.2 吸収断面積

D.2 吸収断面積

本計算モデルで使用した，各気体の EUV, FUV 領域の吸収断面積は，主に，核融合科学研究所
(NIFS，http://dpc.nifs.ac.jp/photoab/d_list.html) から引用し，H2 は，Avakyan et al.

(1998) から，H2O の 100 nm 以上に関しては，前述のデータベースに記載がないため，99.893-

113.919nm を Fillion et al. (2004) から，114.8-193.9nm をMota et al. (2005) から引用した．そ
して，EUV 光子フラックスのデータ間隔に合うように，線形補間を行った (図D.2)．
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[b] H2 の吸収断面積
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[c] He の吸収断面積
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[d] H2O の吸収断面積
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[e] O の吸収断面積
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[f] O2 の吸収断面積

図 D.2: それぞれの気体における波長別の吸収断面積．横軸は波長，縦軸は吸収断面積である．赤
色の実線は元のデータ，緑色の実線は線形補間でフィッテングしたデータを示している．
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付録 D 数値モデルに用いたデータ D.3 光解離断面積

D.3 光解離断面積

本計算モデルで使用した，各気体のEUV, FUV 領域の光解離断面積は， the Southwest Research

Institute (http://phidrates.space.swri.edu/) 吸収断面積同様，EUV 光子フラックスのデー
タ間隔に合うように，線形補間を行った (図D.3,D.4)．
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[b] H2 + hν → H+
2 + e
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[c] H2 + hν → H+ +H + e
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[d] H + hν → H+ + e
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図 D.3: H ,H2,He の波長別の光解離断面積．横軸は波長，縦軸は光解離断面積である．各線は図
D.2 と同じ．
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付録 D 数値モデルに用いたデータ D.3 光解離断面積
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[a] H2O + hν → O +OH
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[b] H2O + hν → H2O
+ + e
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[c] OH + hν → O +H
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[d] O + hν → O+ + e
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[e] O2 + hν → O +O
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[f] O2 + hν → O +O(1D)
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[g] O2 + hν → O+ +O + e
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図 D.4: H2O ,OH ,O ,O2 の波長別の光解離断面積．詳細は図D.3 と同じ．
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付録 D 数値モデルに用いたデータ D.5 拡散係数

D.4 両極性拘束

連続の式と一粒子あたりの電荷 qs を掛け合わせると，ガスの正味荷電の式を得ることができる．

∂(r2Q)

∂t
+

∂

∂r
(r2Qu) +

∂

∂r
(r2J) = 0 (D.2)

Q =
∑
s∈S

qsns (D.3)

J =
∑
s∈S

qsns(us + vs) (D.4)

ここで，
∑

s∈S ω̇s = 0,
∑

s∈S ρs(us + vs) = 0 とした．この後の計算では J = 0 とし，この条件
(しばしば両極性拘束 (ambipolar constraint) と呼ばれる) は初期においてQ = 0 と仮定する場合，
どんな時でも気体は中性である．

D.5 拡散係数

拡散係数は，Banks and Kocharts (1973) もしくは，Schunk and Nagy (2000) から値が記載され
ているものに関しては引用した．しかし，ion-neutral 成分間や ion-ion 成分間，一部の neutral-

neutral 成分間の拡散係数は記載が見当たらないため，Banks and Kocharts (1973) の表式を利用
した (表 D.1, D.2 参照)．
ion-neutral 成分間の拡散係数は Banks and Kocharts (1973) より，

bin =
kT

µinν̄in
(D.5)

と書ける．ここで， bin は成分 s, t 間の衝突拡散係数，k はボルツマン定数，T は温度，µin は ion

と neutral 間の換算質量，ν̄in は ion と neutral 間の運動量輸送の衝突頻度である．ν̄in は，Schunk

and Nagy (2000) より，

ν̄in = 2.21π
nnmn

mi +mn

(
γne

2

µin

)0.5

(D.6)

と表せられ，mn,mi はそれぞれ neutral, ion の質量，e は電荷素量，γn は neutral 成分の分極率
である (Schunk and Nagy, 2000, Table4.1 参照)．またこの式は，原子単位系で書き直した換算質
量 µA を用いると，以下のように表される．

bst =
8.31× 107T

µAν̄in
(D.7)

次に ion-ion 成分間の拡散係数は Banks and Kocharts (1973) より，

bii =
3γ

32n2

(
2kT

µiiπ

)0.5(2kT

e2

)2( 1

lnΛ

)
(D.8)

と書け，n2 は拡散される方の成分数密度，µii は ion-ion 間の換算質量，lnΛ はデバイの遮蔽距
離，γ は運動論から決められる修正項である．原子単位系で書き直した換算質量 µA を用い，また
lnΛ = 15 とした場合，

bii =
6.5× 107γT 2.5

n2µ0.5A

(D.9)

146



付録 D 数値モデルに用いたデータ D.5 拡散係数

となる．
neutral-neutral 成分間の拡散係数は Banks and Kocharts (1973) より，

bnn = 1.96× 106
T

nµnn
(D.10)

と書け，µnn は neutral-neutral 成分間の換算質量である．また，同様に原子単位系で書き直した
換算質量 µA を用いて表すと，以下のようになる．

bnn = 1.52× 1018
T

nµA
(D.11)

表 D.1: 拡散係数H −He

成分 b[cm−1 s−1] Ref 成分 b[cm−1 s−1] Ref

H H2 8.290×1017T 0.728 [1] H+
2 H+

3 5.970×1007T 2.5 [5]

H+ 6.270×1017T 0.5 [2] He 6.050×1016T 1.0 [4]

H+
2 4.820×1016T 1.0 [4] He+ 5.629×1007T 2.5 [5]

H+
3 4.550×1016T 1.0 [4] HeH+ 5.438×1007T 2.5 [5]

He 8.840×1017T 0.706 [3] H+
3 He 5.340×1016T 1.0 [4]

He+ 4.370×1016T 1.0 [4] He+ 4.964×1007T 2.5 [5]

HeH+ 4.290×1016T 1.0 [4] HeH+ 4.747×1007T 2.5 [5]

H2 H+ 4.360×1016T 1.0 [4] He He+ 4.759×1017T 0.5 [2]

H+
2 6.270×1017T 0.5 [2] HeH+ 4.700×1016T 1.0 [4]

H+
3 3.250×1016T 1.0 [4] He+ HeH+ 4.360×1007T 2.5 [5]

He 8.840×1017T 0.706 [6]

He+ 3.060×1016T 1.0 [4] neutral e 3.390×1019T 0.5 [3]

HeH+ 2.960×1016T 1.0 [4] ion e 2.800×1009T 2.5 [3]

H+ H+
2 8.010×1007T 2.5 [5]

H+
3 7.560×1007T 2.5 [5]

He 7.810×1016T 1.0 [4]

He+ 7.267×1007T 2.5 [5]

HeH+ 1.270×1008T 2.5 [5]

[1] Marrero and Mason (1972), [2] Schunk and Nagy (2000), [3] Banks and Kocharts (1973), [4]

式 (D.5) より導出, [5] 式 (D.8) より導出, [6] 式 (D.10) より導出

表 D.2: 拡散係数H2O

成分 b[cm−1 s−1] Ref 成分 b[cm−1 s−1] Ref

H2O H 1.556×1018T 0.5 [6] O+
2 H 3.971×1016T 1.0 [4]

H2 1.129×1018T 0.5 [6] H2 2.576×1016T 1.0 [4]

H+ 2.703×1016T 1.0 [4] H+ 8.977×1007T 2.5 [5]

H+
2 1.961×1016T 1.0 [4] H+

2 6.870×1007T 2.5 [5]
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表 D.2　続き

成分 b[cm−1 s−1] Ref 成分 b[cm−1 s−1] Ref

H+
3 1.641×1016T 1.0 [4] H+

3 6.083×1007T 2.5 [5]

O 5.223×1017T 0.5 [6] OH 1.052×1016T 1.0 [4]

O+ 9.072×1015T 1.0 [4] OH+ 5.852×1007T 2.5 [5]

O2 4.478×1017T 0.5 [6] H2O
+ 3.351×1007T 2.5 [5]

O+
2 7.781×1015T 1.0 [4] H3O

+ 3.389×1007T 2.5 [5]

OH 5.141×1017T 0.5 [6] OH H 1.558×1018T 0.5 [6]

OH+ 8.932×1015T 1.0 [4] H2 1.132×1018T 0.5 [6]

H2O
+ 3.298×1017T 0.5 [2] H+ 3.594×1016T 1.0 [4]

H3O
+ 8.687×1015T 1.0 [4] H+

2 2.611×1016T 1.0 [4]

O H 5.700×1017T 0.708 [3] H+
3 2.188×1016T 1.0 [4]

H2 7.830×1017T 0.63 [2] OH+ 1.980×1017T 0.5 [2]

H+ 3.760×1016T 1.0 [4] H2O
+ 1.186×1016T 1.0 [4]

H+
2 2.736×1016T 1.0 [4] H3O

+ 1.170×1016T 1.0 [4]

H+
3 2.296×1016T 1.0 [4] OH+ H 4.024×1016T 1.0 [4]

O+ 2.192×1017T 0.5 [2] H2 2.643×1016T 1.0 [4]

O2 9.690×1016T 0.774 [3] H+ 9.096×1007T 2.5 [5]

O+
2 1.121×1016T 1.0 [4] H+

2 7.046×1007T 2.5 [5]

OH 5.294×1017T 0.5 [6] H+
3 6.309×1007T 2.5 [5]

OH+ 1.275×1016T 1.0 [4] H2O
+ 3.847×1007T 2.5 [5]

H2O
+ 1.258×1016T 1.0 [4] H3O

+ 3.906×1007T 2.5 [5]

H3O
+ 1.242×1016T 1.0 [4] H2O

+ H 4.017×1016T 1.0 [4]

O+ H 4.031×1016T 1.0 [4] H2 2.635×1016T 1.0 [4]

H2 2.651×1016T 1.0 [4] H+ 9.082×1007T 2.5 [5]

H+ 9.112×1007T 2.5 [5] H+
2 7.025×1007T 2.5 [5]

H+
2 7.069×1007T 2.5 [5] H+

3 6.283×1007T 2.5 [5]

H+
3 6.339×1007T 2.5 [5] H3O

+ 3.741×1007T 2.5 [5]

O2 7.774×1015T 1.0 [4] H3O
+ H 4.012×1016T 1.0 [4]

O+
2 7.774×1015T 1.0 [4] H2 2.628×1016T 1.0 [4]

OH 1.221×1016T 1.0 [4] H+ 9.070×1007T 2.5 [5]

OH+ 6.792×1007T 2.5 [5] H+
2 7.006×1007T 2.5 [5]

H2O
+ 3.908×1007T 2.5 [5] H+

3 6.259×1007T 2.5 [5]

H3O
+ 3.970×1007T 2.5 [5]

O2 H 4.750×1017T 0.711 [3]

H2 3.060×1017T 0.732 [3]

H+ 2.569×1016T 1.0 [4]

H+
2 1.844×1016T 1.0 [4]

H+
3 1.528×1016T 1.0 [4]

O+
2 1.697×1017T 0.5 [2]

OH 4.562×1017T 0.5 [6]
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表 D.2　続き

成分 b[cm−1 s−1] Ref 成分 b[cm−1 s−1] Ref

OH+ 7.623×1015T 1.0 [4]

H2O
+ 7.484×1015T 1.0 [4]

H3O
+ 7.357×1015T 1.0 [4]

[1] Marrero and Mason (1972), [2] Schunk and Nagy (2000), [3] Banks and Kocharts (1973), [4]

式 (D.5) より導出, [5] 式 (D.8) より導出, [6] 式 (D.10) より導出
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D.6 化学反応による吸熱率詳細

　この節では，表 2.2,2.3,2.4 で示される各化学反応過程あたりの吸熱，発熱量を示す．気体分子
の 1 mol あたりの生成熱は Le Teuff et al. (2000) を参考にした (表D.3)．

表 D.3: 1 mol 当たりの気体分子の生成熱．Le Teuff et al. (2000) より引用．
成分 生成熱 [kJ/mol] (at 0 K) 成分 生成熱 [kJ/mol] (at 0 K)

H 216.0 H2O -238.9

H2 0.0 H2O
+ 977.9

H+ 1528.0 H3O
+ 597.0

H+
2 1488.3 O 246.8

H+
3 1107.0 O2 0.0

He 0.0 O+ 1560.7

He+ 2372.0 O+
2 1164.7

HeH+ 1352.0 OH 38.4

O (1D) 437 OH+ 1292.7

表 D.4: 水素，ヘリウムの化学反応におけるエネルギーの生成，消費
番号 化学反応 ∆HfRi[kJ ]

R3 H+
2 + e → H +H 1.0563× 106/Na

R5a H+
3 + e → H2 +H 8.910× 105/Na

R5b → H +H +H 4.590× 105/Na

R6 H+
2 +H2 → H+

3 +H 1.653× 105/Na

R7 H+
2 +H → H+ +H2 1.763× 105/Na

R8 H+ +H2(v ≤ 4) → H+
2 +H −1.763× 105/Na

R9 H+
3 +H → H+

2 +H2 −1.653× 105/Na

R10 H2 +H2,H → H +H +H2,H −4.320× 105/Na

R11 H+ +H2 +H2,H → H+
3 +H2,H 4.210× 105/Na

R12 H + H +H2,H → H2 +H2,H 4.320× 105/Na

R15 HeH+ + e → He + H 1.136× 106/Na

R16a He+ +H2 → H +HeH+ 8.060× 105/Na

R16b → He + H+ +H 6.280× 105/Na

R17 HeH+ +H2 → H+
3 +He 2.450× 105/Na

R18 HeH+ +H → H+
2 +He 7.970× 104/Na

R19 H+
2 +He → HeH+ +H −7.970× 104/Na
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表 D.5: 光解離反応，再結合におけるエネルギーの消費
番号 化学反応 ∆HfRi[kJ ]

R1a H2 + hν → H +H + 2hν − ch
5.04×10−8 nm

R1b → H+
2 + e − ch

8.03×10−8 nm

R1c → H+ +H + e − ch
6.86×10−8 nm

R2 H + hν → H+ + e − ch
9.11×10−8 nm

R4 H+ + e → H + hν ch
9.11×10−8 nm

R13 He + hν → He+ + e − ch
5.04×10−8 nm

R14 He+ + e → He + hν ch
5.04×10−8 nm

R20a H2O + hν → H +OH − ch
2.43×10−7 nm

R20b → H2O
+ + e − ch

9.84×10−8 nm

R21 OH + hν → O +H − ch
2.82×10−7 nm

R22 O + hν → O+ + e − ch
9.11×10−8 nm

R23a O2 + hν → O +O − ch
2.43×10−7 nm

R23b O2 + hν → O +O(1D) − ch
1.75×10−7 nm

R23c O2 + hν → O+ +O + e − ch
6.62×10−8 nm

R23d O2 + hν → O+
2 + e − ch

1.03×10−7 nm

R28 O+ + e → O + hν ch
9.11×10−8 nm

R74 O(1D) → O + hν ch
6.30×10−8 nm
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表 D.6: H2O の化学反応におけるエネルギーの生成，消費

番号 化学反応 ∆HfRi[kJ ] Ref.

R24a H2O
+ + e → O + 2H 2.99× 105/Na [LT00]

R24b → OH +H 7.24× 105/Na [LT00]

R24c → O +H2 7.31× 105/Na [LT00]

R25a H3O
+ + e → H2O +H 6.20× 105/Na [LT00]

R25b → OH + 2H 1.27× 105/Na [LT00]

R25c → OH +H2 5.59× 105/Na [LT00]

R25d → O +H2 +H 1.34× 105/Na [LT00]

R26 OH+ + e → O +H 8.30× 105/Na [LT00]

R27a O+
2 + e → O +O 6.71× 105/Na [SS05]

R27b O+
2 + e → O +O(1D) 4.79× 105/Na [SS05]

R27c O+
2 + e → O(1D) + O(1D) −2.29× 105/Na [SS05]

R29a H+
2 +H2O → H2O

+ +H2 2.72× 105/Na [LT00]

R29b → H3O
+ +H 4.36× 105/Na [LT00]

R30 H+
2 +O → OH+ +H 2.26× 105/Na [LT00]

R31 H+
2 +O2 → O+

2 +H 3.24× 105/Na [LT00]

R32 H+ +H2O → H2O
+ +H 9.52× 104/Na [LT00]

R33 H+ +OH → OH+ +H 5.77× 104/Na [LT00]

R34 H+ +O → O+ +H −1.90× 103/Na [SN00]

R35 H+ +O2 → O+
2 +H 1.47× 105/Na [LT00]

R36 H+
3 +H2O → H3O

+ +H2 2.71× 105/Na [LT00]

R37 H+
3 +OH → H2O

+ +H2 1.68× 105/Na [LT00]

R38 H+
3 +O → OH+ +H2 6.11× 104/Na [LT00]

R39 H2O
+ +H2 → H3O

+ +H 1.65× 105/Na [LT00]

R40 H2O
+ +H2O → H3O

+ +OH 1.04× 105/Na [LT00]

R41 H2O
+ +O → O+

2 +H2 6.00× 104/Na [LT00]

R42 H2O
+ +O2 → O+

2 +H2O 5.21× 104/Na [LT00]

R43 OH+ +H2 → H2O
+ +H 9.88× 104/Na [LT00]

R44 OH+ +H2O → H2O
+ +OH 3.75× 104/Na [LT00]

R45 OH+ +H2O → H3O
+ +O 2.10× 105/Na [LT00]

R56 OH+ +O → O+
2 +H 1.58× 105/Na [LT00]

R57 OH+ +O2 → O+
2 +OH 8.92× 104/Na [LT00]

R58 O+ +H2 → OH+ +H 5.20× 104/Na [LT00]

R59 O+ +H → H+ +O 1.90× 103/Na [LT00]

R60 O+ +H2O → H2O
+ +O 9.71× 104/Na [LT00]

R61 O+ +OH → O+
2 +H 2.18× 105/Na [LT00]

R62 O+ +O2 → O+
2 +O 1.49× 105/Na [LT00]

R63 H2O +H2 → H +OH +H2 −4.93× 105/Na [TH86]

R64 H2O +H → H2 +OH −6.13× 104/Na [TH86]
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表 D.6　続き

番号 化学反応 ∆HfRi[kJ ] Ref.

R65 OH +H2 → H2O +H 6.13× 104/Na [TH86]

R66 OH +H → O +H2 −7.60× 103/Na [TH86]

R67 OH +OH → H2O +O 6.89× 104/Na [TH86]

R68 O2 +H → O +OH −6.92× 104/Na [TH86]

R69 O + H2 → OH +H −7.60× 103/Na [TH86]

R70 O + H2O → OH +OH −6.89× 104/Na [TH86]

R71 O +OH → O2 +H 6.92× 104/Na [TH86]

R72 OH +H +H2,H → H2O +H2,H 4.93× 105/Na [TH86]

R73 O + H +H2,H → OH +H2,H 4.24× 105/Na [TH86]

R74 O +O +H2,H → O2 +H2,H 4.94× 105/Na [TH86]

R76 O(1D) + H2O → OH +OH 1.23× 105/Na [GA72]

R77 H2 +O(1D) → H +OH 1.85× 105/Na [RO95]

R78 O(1D) + O2 → O2 +O 1.92× 105/Na [JP94]

R79 O(1D) + O → O +O 1.92× 104/Na [RO95]

D.7 H2O の冷却率に関するデータ

H2O の冷却率を推定するために，必要なデータ (遷移波数，遷移確率，縮退度等)はHITRAN(http:

//hitran.org/) から取得した．今回考慮した H2O の同位体は H16
2 O，H17

2 O， H18
2 O で吸収線

数は約 8 万本である．HITRAN のデータベースに格納されているそれらの同位体が持つ吸収線数
の 40 % 程度であるが，これは振動や回転などによる弱い遷移を無視したためである．図D.5 は，
HITRAN のデータベースに存在する上記 3 つの同位体の吸収線を考慮した一分子あたりの冷却近
似曲線と，弱い吸収線を無視した冷却近似曲線を比較したものである．両者はどの温度領域でも
よく一致していることが分かる．
またこの冷却率を推定するために，必要な分配関数については，∼ 3010 K までは HITRANか
ら，3000 ∼ 6000[K] のものは ExoMol(http://exomol.com/) から引用し，関数フィッテイング
を行った．

ZH16
2 O =


1.681× 10−7T 3 + 6.180× 10−4T 2 + 4.536× 10−1T − 1.710× 101 (60 < T < 1000)

8.119× 10−7T 3 + 1.612× 10−3T 2 + 3.283× 100T − 1.287× 103 (1000 < T < 3010)

2.200× 10−6T 3 + 1.491× 10−2T 2 + 4.690× 101T − 5.003× 104 (3010 < T < 6000)

ZH17
2 O =


9.819× 10−7T 3 + 3.728× 10−3T 2 + 2.745× 100T − 1.105× 10+2 (60 < T < 1000)

4.775× 10−6T 3 − 9.095× 10−3T 2 + 1.853× 10+1T − 6.971× 10+3 (1000 < T < 3010)

7.472× 10−6T 3 − 2.577× 10−2T 2 + 4.613× 10+1T − 1.139× 10+4 (3010 < T < 6000)

ZH18
2 O =


1.409× 10−7T 3 + 6.598× 10−4T 2 + 4.443× 10−1T − 1.707× 10+1 (60 < T < 1000)

7.826× 10−7T 3 − 1.417× 10−3T 2 + 2.907× 100T − 1.057× 10+3 (1000 < T < 3010)

1.583× 10−6T 3 − 8.172× 10−3T 2 + 2.246× 10+1T − 2.038× 10+4 (3010 < T < 6000)
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図 D.5: 一分子当たりの冷却近似曲線の温度分布．横軸は温度 [K], 縦軸は一分子あたりの冷却率
[J/s/sr/mol] である．赤色の実線は， HITRAN のデータベースに格納されたすべての吸収線を
考慮した場合の冷却率を，緑色の実線は，弱い吸収線を無視し，本数を減らした場合の冷却率を
示す．
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