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内容	

1.	  これまで	  
	  	  	  	  	  -‐	  	  	  これまでの系外惑星研究	  	  	  

2.	  	  2020年代の系外惑星研究として次の二つに
関連するトピックを扱う。 　　	  

	  	  	  	  	  	  2.1	  	  木星型惑星	  

	  	  	  	  	  2.2	  地球型惑星	  



太陽系の惑星	
○分類：地球型惑星、木星型惑星、氷型惑星	  

（多くの場合、氷型惑星は木星型惑星に含まれることが多い）	  
•  地球型惑星：水、金、地、火	  

•  木星型惑星：木、土　（木：地球質量の320倍）	  
•  氷型惑星：天、海　（天：地球質量の20倍）	  

地球型惑星	 木星型惑星	 氷型惑星	
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分類	

恒星	

準惑星	  

微惑星	  

木星型惑星：木、土	  

氷型惑星：天、海	  

地球型惑星：水、金、地、火	

天体の質量	

0.5-‐13	  木星質量	  

10-‐50	  	  地球質量	  

0.1-‐10	  地球質量	  

褐色矮星	13-‐80木星質量	  

>80木星質量	
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残骸円盤の観測	
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原始惑星系円盤	  
の観測	

残骸円盤の観測	

今回取り扱う範囲	

木星型惑星から地球型惑星	  
（褐色矮星については、ごめんなさい）	



1995年から2012年	
•  視線速度法を中心とした、間接法により700を超える惑星が
発見される。	
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地球質量	

木星	

土星	

海王星	

天王星	

地球	

金星	

軌道長半径 　（AU）	

惑
星
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（
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星
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）
	

多様な惑星	
これまでに視線速度法で発見されている惑星（黒）と太陽系惑星（緑）	

1AU=太陽-‐地球間距離	

（時間の経過につれて、	  
さらに長周期惑星も発見される）	

現在の視線速度法で発見	  
できる範囲	
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多様な惑星	

地球質量	

灼熱巨大	  
ガス惑星	

灼熱海王星	  

灼熱スーパー地球	  

木星型惑星	

木星	

土星	

海王星	

天王星	

地球	

金星	

これまでに視線速度法で発見されている惑星（黒）と太陽系惑星（緑）	  

軌道長半径 　（AU）	

惑
星
質
量
　
（
木
星
質
量
）
	

＊スーパー地球:	  
2倍程度の半径までの岩石	  
でできた大きな地球型惑星　	

海王星	  
質量	
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HR8799;	  
直接撮像で発見された	  
巨大ガス惑星候補	



Kepler衛星の初期成果	
地上望遠鏡で発見されたトランジット惑星（紫）、	  
Kepler衛星で発見されたトランジット惑星候補(青、黄色)	  
	  Habitable	  Zoneと呼ばれる領域に地球型惑星がみつかりつつある。	

10	



多様な惑星	

地球質量	

灼熱巨大	  
ガス惑星	

灼熱海王星	  

灼熱スーパー地球	  

木星型惑星	

木星	

土星	

海王星	

天王星	

地球	

金星	

これまでに視線速度法で発見されている惑星（黒）と太陽系惑星（緑）	  

軌道長半径 　（AU）	

惑
星
質
量
　
（
木
星
質
量
）
	

＊スーパー地球:	  
2倍程度の半径までの岩石	  
でできた大きな地球型惑星　	

海王星	  
質量	

11	

HR8799;	  
直接撮像で発見された	  
巨大ガス惑星候補	

Keplerで新たに	  
開拓された領域	
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2020年代の望遠鏡たち	
•  2020年代の望遠鏡	  (日本)	  
	  	  	  	  地上:	  TMT、すばる、京大、TAO、広島、南極…	  
　 宇宙:	  SPICA、JASMINE、WISH、JTPF…	  	  
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木星型惑星・地球型惑星に関する	  
サイエンスについて議論する。	  

A.  木星型惑星の形成・進化の理解　　	  
　A1.	  スノーライン（雪線）の観測	  
	  	  	  	  	  　　望遠鏡：SPICA、TMT、遠赤外線干渉計	  
	  	  	  A2.	  木星型惑星の大気分光	  
　　　  望遠鏡:	  TMT、SPICA、すばる、TAO、京大	  

B.  地球型惑星探査と特徴づけ　　　　　	  
	  	  	  	  B1.	  近傍の地球型惑星探査	  
　　　　望遠鏡：すばる、TAO、京大、(TMT)	  
	  	  	  	  B2.	  近傍の地球型惑星の特徴づけ	  
　　　　望遠鏡：TMT、JTPF	  

A	B	

B	 A	



A.	  木星型惑星の形成・進化過程の理解:	  
A1.	  スノーライン（雪線）	  
A2.	  木星型惑星の分光  	



太陽系の惑星	
○惑星形成論は太陽系とともに発展してきた。	  

　　-‐	  コア集積論と円盤不安定論	  
○1995年に太陽系外惑星が発見され、その形成論
が拡張した。	  

地球型惑星	 木星型惑星	 氷型惑星	
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惑星形成過程 

地球型惑星	   巨大ガス惑星	   巨大ガス惑星	  

主星	  

1．微惑星集積と惑星コアの形成	  

2．コアへの急速なガス降着.	  	  

3．円盤からガスが散逸（~107	  yr）	  

1.   十分に重いガス円盤を想定	  

2.   円盤全体が不安定。局所的に	  
　　 クランプが形成。	  

3．クランプが収縮し、巨大ガス惑星が形成。	  

雪線	



二つの観測量	

•  次の二つの量を調べることで、どこで木星型惑
星が形成され得るかを理解できる。	  

-‐  円盤のダスト面密度分布（微惑星） 	  	  ALMA	  
-‐  円盤の温度分布（雪線） 	  SPICA、TMT、遠赤外線干渉
計	  

•  ALMAは最近接の星形成にある原始惑星系円盤
の面密度を数AUで決定できる（2010年代のサイ
エンス）。	  

•  高空間分解能の遠赤外線観測では、円盤の温
度分布を反映する雪線を直接調べることができ
る	  (2020年代のサイエンス)。	



雪線の探査	
•  (惑星形成において重要な)	  
	  	  	  	  	  円盤深層の雪線の検出	  
 SPICAで初めて44umの氷の放射分布を
分解できる。(空間分解能(~3”)から近傍
の円盤に限られる。)	  

•  円盤表層の雪線からの予想	  
 3.1um、12umの氷の吸収については、

SPICAやTMTのMIR装置により表層の雪
線の位置を特定し、表層から深層の雪線
を推定する（Oka	  et	  al.	  2011）。	  

•  （将来的には）惑星形成現場の原始惑星
系円盤での温度分布の測定が必要。	  

 再近接の星形成を空間的に分解できる
飛翔体遠赤外線干渉計（B~20m）が必要。	  
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class I T Tauri spectra that represent limiting cases of
simple, isolated, inclined disks is small (DÏAlessio et al.
1999) but nonzero (CG99).

This third paper in our series on passive protostellar
disks extends our work in three directions :

1. We reÐne equilibrium, two-layer models of passive
disks by (1) accounting for a range of particle sizes, (2)
employing laboratory-based optical constants of a suite of
circumstellar grain materials, and (3) solving numerically
the equations of radiative and hydrostatic equilibrium
within our original two-layer approximation.

2. We systematically explore how the SED of a face-on
disk depends on grain size distributions, disk geometries
and surface densities, and stellar photospheric tempera-
tures. Physical explanations are provided for all observed
behaviors of the SED.

3. We employ our reÐned face-on models to Ðt observed
SEDs of 3 Herbig Ae (HAe) and 2 T Tauri stars. These
observations include new spectra between 43 and 195 km
from the Long Wavelength Spectrometer (LWS) aboard the
Infrared Space Observatory (ISO) (Creech-Eakman et al.
2000, in preparation). The uniqueness of our Ðtted values of
disk parameters is assessed, and evidence for emission lines
from superheated silicates and ices is reviewed.

The input parameters and basic equations governing our
reÐned standard model are detailed in ° 2. Results, including
a systematic exploration of how the SED varies in input
parameter space, are presented in ° 3. Model Ðts to obser-
vations are supplied and critically examined in ° 4. There we
also compare our results to recent modeling e†orts by
Miroshnichenko et al. (1999). Finally, we summarize our
Ðndings in ° 5.

2. REFINED MODEL

2.1. Input Parameters
Table 1 lists the input parameters of our reÐned model.

Figure 1 exhibits schematically the zones of varying grain
composition in both the disk surface and disk interior. For

FIG. 1.ÈSchematic of zones of grain compositions (iron ] amorphous
olivine ] amorphous olivine mantled with water ice) for both the disk
surface and interior. The numerous vertical lines drawn in the surface
indicate that there we account for how grains of di†erent sizes sublimate at
di†erent stellocentric distances. Dashed lines divide the superheated
surface layers from the disk interior. Dotted lines mark locations of con-
densation boundaries for the reÐned standard model only.

ease of computation, and for want of hard observational
constraints on the detailed compositions and optical
properties of circumstellar grains, we limit ourselves to con-
sidering metallic iron (Fe, bulk density \ 7.87 g cm~3),
amorphous olivine bulk density \ 3.71 g(MgFeSiO4,
cm~3), and water ice bulk density \ 1 g cm~3).(H2O,
These cosmically abundant materials span a wide range in
condensation temperature (and therefore stellocentric
distance), and in the cases of silicates and water ice, their
existence is conÐrmed by spectroscopic observations (see,
e.g., ° 4.3 of this paper). In reality, protostellar disks contain
many more kinds of solid-state materials than we have
incorporated. We have experimented with including addi-
tional grain compositions (e.g., graphite, organics, and
troilite), but in no instance do we Ðnd our conclusions

TABLE 1

INPUT PARAMETERS OF REFINED MODEL

Symbol Meaning Standard Value

M
*

. . . . . . . . stellar mass 0.5 M
_R

*
. . . . . . . . . stellar radius 2.5 R

_T
*

. . . . . . . . . . stellar e†ective temperature 4000 K
&0 . . . . . . . . . surface density at 1 AU 103 g cm~2
p . . . . . . . . . . . [d log &/d log a 1.5
a
o

. . . . . . . . . . outer disk radius 8600 R
*

\ 100 AU
H/h . . . . . . . . visible photospheric height/gas scale height 4.0
q
i

. . . . . . . . . . [d log N/d log r in interior 3.5
q
s

. . . . . . . . . . [d log N/d log r in surface 3.5
rmax,i . . . . . . . maximum grain radius in interior 1000 km
rmax,s . . . . . . maximum grain radius in surface 1 km
T subiron . . . . . . . iron sublimation temperature 2000 K
T subsil . . . . . . . silicate sublimation temperature 1500 K
T subice . . . . . . . H2O ice sublimation temperature 150 K
MDISKa . . . . . . total disk mass (gas ] dust) 0.014 M

_

a The total disk mass is not an explicitly inputted parameter but is derived from &0,
p, and the inner disk cut-o† radius,a

o
, a

i
\ 2 R

*
.

円盤表層と深層の雪線	  
雪線の予想	  (Chiang	  et	  al.	  2001)	

SpitzerによるVegaの観測（左、Su	  et	  al.	  2005）	  
SPICA/SAFARIによる観測可能性（右）	  



木星型惑星の検出	

•  2010年代には、地上及び宇
宙から直接観測により木星型
惑星の探査が行なわれる。	  

•  地上からは近赤外線での極
限補償光学を用いた非常に
高いコントラスト観測、宇宙か
らは中間赤外線での観測に
より、比較的古い惑星系
（~2Gyr）の周りで発見が予想
される。	  

•  主な高コントラスト装置は検
出に重点を置いているため、
特徴づけは2020年代以降へ。	  

(2010年代メインのサイエンス)	

JWST4.6µmでの惑星探査	  (Matsuo+	  2011)	
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Figure 7: Exoplanets from the simulated GPI field star

survey. Solid lines show the evolution of 1–20 MJ

exoplanets. Dotted lines are isochrones labeled in

log10(Gyr). Detected planets are filled circles. The

population straddles the H2O cloud condensation line at

about 400 K (dashed), and a few objects lie below the

NH3 condensation curve (dashed). The only confirmed

astronomical object that lies on this plot is Jupiter, with

Teff = 120 and log10g = 3.4.

This simple system can detect about 5% of the

planets in a survey of field stars. Preliminary

calculations of this type were first used to argue

for the scientific utility of GPI because the

exoplanet detection rate is comparable to that

delivered by Doppler searches.  The GPI IFU

will be used to suppress speckles, but the

results are not so easily visualized—in

subsequent simulations (e.g., Figure 7) all

significant noise sources, e.g., photon shot

noise, background, flat field noise, detector

read noise and dark current, are fully treated.

High fidelity calculations using the full

sensitivity of the system predict that in a survey

of approximately 3800 field stars with I < 8

mag. we would detect over 200 planets. Figure

7 shows two ways to visualize how GPI-

detected planets explore the potential discovery

phase space.  Figure 6 compares the catalog of

Doppler planets, a hypothetical astrometric

survey and the GPI exoplanets.

Figure 8: Exoplanet detection completeness contours for

an age-selected (< 2 Gyr) GPI survey of stars in the solar

neighborhood as a function of semimajor axis and

planetary mass. GPI completeness is good (>50%) for 5

MJ planets beyond 10 AU. Massive planets (12 MJ) are

found with similar completeness as close as 5 AU.

Approximately 500 such stars are accessible to GPI (I <

8 mag.) in the solar neighborhood and over 100

exoplanets should be detectable.

This comparison confirms that GPI is

complementary to indirect methods. GPI can

probe the outer regions of solar systems and

will answer our key science questions related to

planet formation and migration. Figure 7 plots

the GPI exoplanets atmospheric properties on

an effective temperature, log (g) diagram.  The

youngest detected exoplanets have ages of a

few hundred Myr, representing the youngest

systems in the field-star sample. The youngest

objects sample masses as low as 1 MJ. With

increasing age, the mean detected planet mass

increases.  The median exoplanet age is 1.3

Gyr, the oldest have ages of ~ 5 Gyr.  About

70% of the planets are cooler than that water

cloud condensation line, and three lie to the left

of the ammonia cloud condensation curve.  The

properties of young planets (< 100 Myr)

depend on initial conditions, and have been

excluded from these Monte Carlo simulations.

It is worth emphasizing that at GPI’s contrast

levels we do not require super-luminous “hot

start” planets but can detect planets formed

through low-entropy core-accretion.

Important complements to broad field-

star surveys are targeted surveys of young

clusters and associations or age-selected field

stars, where the mean GPI exoplanet detection

rate can approach 50%.  Figure 7 (right) shows
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検出から分光へ	

•  検出の次のステップとして、
惑星の大気分光から大気組
成を調べる。	  

	  	  	  	  	  	  分子：H2,	  H2O,	  CH4,	  CO,	  N2,	  NH3	  

	  	  	  	  	  	  原子：Na,	  K	  

•  例えば、CH4、NH3は温度の
指標として重要な分子。	  

-‐  CH4	  ~1000K,	  NH3	  ~200K	  
 大気温度を制約することに
より、惑星がどのように形成
され、進化するかを解く手掛
かりになる。	  

緑	  NH3	青	  CH４	赤	  H2O	
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吸収係数（Sharp	  &	  Burrows	  et	  al.	  2003)	

惑星進化モデルの比較（Marley	  et	  al.	  2007の図を改変）	

(TMT,	  SPICA,	  TAO,	  京大)	



地球型惑星：	  
探査と特徴づけ	  



Kepler衛星で充分か？	

•  Kepler衛星によって100を超える地球サ
イズの惑星が発見された。	  

•  Kepler衛星は白鳥座方向の3000光年
の範囲	  (15万6千の星を見続けている)	  

 統計的性質を調べるためには良いが、
遠方ばかりの恒星なので、将来的に特
徴づけを行なう事ができない。	  

 近傍の地球型惑星の探査が必要。	  
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2020年代の望遠鏡たち	
•  2020年代の望遠鏡	  (日本)	  
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　 宇宙:	  JTPF…	  	  
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（望ましいアプローチは）	  
○2020年代に望遠鏡時間が比較的	  
豊富な	  
すばる、TAO、京大  「探査」	  
○望遠鏡時間が限られている	  
ELTs	   「特徴づけ」	  

トピック：	  
地球型惑星に複数の望遠鏡で	  
どのようにアプローチするか？	

中口径望遠鏡で地球型
惑星の検出が可能か？	
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視線速度法で発見できる範囲	
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1m/s	

10cm/s	



視線速度法の現状	

•  現在の望遠鏡	  (ESO3.6m+HARPS,	  Subaru
+HDS)の視線速度精度:	  ~	  1m/s	  

•  K、G型星周りの地球型惑星検出に必要な
精度：	  K	  ~	  10cm/s	  

•  10cm/sを達成するには、恒星表面の様々
な現象に起因するノイズ (σ~10cm/s)をキャ
ンセルの必要がある：	  

-‐  恒星振動（p-‐mode）  (Mayor+2004)	  
-‐  Granulaion	  (表面の粒状)	  (Kjeldsen	  et	  al.	  2005)	  
-‐  長期変動（黒点や11年周期）	  

　観測対象に付随するものであり、口径に
依存しない問題	  

佐藤文衛さん（東工大）	

Granulaion	  (ひのでの観測)	

恒星振動p-‐mode	  (Mayor	  et	  al.	  2004)	



戦略	

どのような口径でもある一定の露出時間が必要	  

地球型惑星探査には豊富な望遠鏡時間が必要	

○ノイズキャンセルについて：	  
	  -‐	  恒星振動（p-‐mode）は周期5-‐10分程度	  	  
	  	  	  	  	  30分程度の露出で平均化し、10cm/sの	  
　　　レベルまで低減 (Mayor	  &	  Udry	  2008)	  
	  	  -‐	  Granulaionは1時間のオーダーで見かけの	  
	  	  	  	  視線速度が変化。	  
	  	  	  	   数時間に渡って数回の観測を平均化す
ることで20cm/sまで低減 (Dumusque	  et	  al.	  2011)	  	  	  

1.	  恒星表面のノイズのタイムスケール
を理解し、そのノイズをキャンセルする
ように平均化する。	  
2.	  “静かな”恒星を選んで観測する。	  

8 Dumusque et al.: Stellar noise and planetary detection

Fig. 4. Rms of the binned RVs, rmsRVb, as a function of the binning in days. The different considered strategies are 1 measurement
per night (the 2 heavy continuous lines), 2 measurements per night with a spacing of 5 hours (the 2 dashed lines) and 3 measurements
per night with a spacing of 2 hours (the 2 thin continuous lines). Circles represent a total observing time of 15 minutes per night
(1×15 minutes), squares represent a total observing time of 30 minutes per night (1×30 minutes, 2×15 minutes, and 3×10 minutes)
and triangles represent a total observing time of 1 hour per night (2×30 minutes and 3×20 minutes).

For each of them, we have 2 curves, the lower one is obtained
with an exposure time twice longer than the upper one. The dif-
ference between these 2 curves is small, so doubling the expo-
sure time does not strongly improve the results, although it dou-
bles the total measurement cost (neglecting overheads). Thus, it
appears that the exposure time is not the only parameter that can
average out stellar noise. The frequency of measurements plays
also an important role.

Taking only the shortest exposure times, we are left with
3 strategies: 3 times 10-minute measurements per night with 2

hours of spacing between them (hereafter, 3N strategy), 2 times
15-minute measurements per night separated by 5 hours (here-
after, 2N strategy), and 1 measurement per night with 15 min-
utes exposure time (hereafter, 1N strategy). Comparing the 1
measurement-per-night of 30 minutes strategy with the 2N and
3N strategies allows to clearly see that with a similar observation
time per night (30 minutes), splitting the measurements over the
night in 2 or 3 blocks improve significantly the averaging of the
stellar noise. The best among the considered strategies is the 3N
strategy. This strategy gives values for rmsRVb in average 30 to

ビニングされた日数	
2	0	 4	 6	 8	 10	

0.2	

0.6	

1.0	

1.4	

1.8	

視
線
速
度
	  (m

/s
)	

≈ç	周波数[Hz]	
10-‐2	10-‐3	10-‐4	10-‐5	

PS
D
[(
m
/s
)2
/H
z]
	

100	

10-‐2	

10-‐4	

10-‐6	

GranulaionによるPSD(上)と	  
視線速度の平均化（下）	

αCen	

αCen	



観測対象	

•  口径が大きい程、限界等級は深くなる：	  
例：Texp=1800s,	  σ=0.1m/sを達成できる恒星の明るさ	  

–  ESO(3.6m)+HARPS-‐type	  	  mv~5-‐6	  
–  VLT(8m)+HARPS-‐type	  	  mv~7.5	  

–  E-‐ELT(42m)+HARPS-‐type	  	  mv~11	  

問題提起：　	  
• 　より暗い（遠方、晩期型）星の周りについても探査が必要か？	  
-‐ 	  直接観測で特徴づけが可能な近傍の恒星の明るさはmv<6	  
	  	  	  	  	   4~8m級望遠鏡の口径で可能!	  	  
-‐ 	  晩期型星周りは2010年代のメインサイエンスであろう、赤外線
ドップラーによって探査しつくされる。	  

	  4~8m級望遠鏡での探査を行なえないか？	



特徴づけ	

•  検出の次のステップは、惑星の特徴付け。	  

•  	  大別して二つの方法	  
1.	  　周期変動による表層環境の調査	  	  

2.　分光観測から惑星の大気組成の調査 　	  	  	  
 今回は生命探査の観点から「2番目」について議論する。	  

出発点：	  
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どのような宇宙生命を探せばよいか分からない。	  
 地球生命と同じ仕組みの生命を想定する。	



水の重要性	
•  液体の水が生命進化・維持において重要な役割を
果たしている。	  

•  生命の進化・維持   「化学反応」	  

•  水の特殊性（水素結合）：	  
1.  液体として存在できる範囲が広い	  	  
　　　沸点が有機物質が存在できる温度とほぼ等しく、他

の溶媒に比べて化学反応速度が早い（e.g.,	  メタン、ア
ンモニアは-‐33度を超えると液体でいられない。）　	  	  	  	  

2.	  	  	  	  	  水の極性	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  　極性分子の溶融、無極性分子（細胞膜）の非溶融。

生命に必須の細胞膜の形成により、内と外を分離する
役割を果たす。　	  	  	  	  

3.	  	  	  水の密度	  >	  固体の密度	  	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  　地球が冷えて海が部分的に氷になっても、氷が浮

くために温められ、表面温度が一定に保たれる（フィー
ドバック）	   膜構造（青が親水性・	  

赤が疎水性）	

　　　　　　水素結合	  
（酸素原子と別の水素原子	  
の静電引力）	

29	

（あくまでも地球生命に基づいた話）	



Habitable	  Zone	  (HZ)	
○	  Habitability	  (生命居住可能性)を決める最重要な要素：	  
	  	  	  	  	  “液体の水”が惑星表層に存在すること 	  
○Habitable	  Zone	   その条件を満たす理論的空間	  

30	

太陽系：0.97-‐1.39	  AU	  
Gliese	  581	  (M3V):	  0.10-‐0.17	  AU	  	

Kasing	  et	  al.	  (1993)	

HZにある惑星についてどのように
アプローチするか？	  

Habitable	  Zone	



地上とスペースの棲み分け	
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二つの手段：	  
JTPF:	  小口径ではあるが、スペース	  

(安定した環境)からの観測	  	  
	   主星から遠い（>0”.5）、高いコント
ラストの惑星 (K,	  G型星)	  

TMT:	  安定した環境ではない(大気擾
乱)が、地上からの大口径の観測	  

 　主星に近い、比較的低いコントラ
ストの惑星（M型星）	  
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近傍星のHZに惑星が一つあることを想定し、	  
その主星-‐惑星のコントラストと離角	  
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Figure 2. Synthetic albedo spectra of Solar System terrestrial planets generated by the Virtual
Planetary Laboratory (VPL). The Mars and Earth spectra are from fully-spatially resolved
models that have been degraded to the disk average (Tinetti et al., 2005, 2006). Also shown is a
model of a cirrus cloud covered Earth, which exhibits enhancements in the O3 absorption from
0.5-0.7µm and water ice bands near 1.55µm.

absorption, although extremely weak water bands can also be seen. As Venus repre-
sents the likely end state for terrestrial planet evolution, this type of environment and
spectrum may be relatively common for extrasolar terrestrial planets. The Mars spec-
trum is also dominated by CO2, but these relatively weak features are only likely to
be detected longward of 1.4µm. The Earth spectra are dominated by water vapor, and
Earth’s O2 biosignatures are clearly seen. In Earth’s spectrum from 0.5-0.7µm, ozone
absorption and Rayleigh scattering are both present. However, in the presence of high
clouds, the observable atmospheric column is reduced, and the Earth’s Rayleigh scat-
tering slope is correspondingly diminished. However, due to multiple scattering within
the clouds, the O3 absorption is enhanced. Attempting to use Rayleigh scattering as an
indicator of atmospheric density is also difficult for Venus-like and Mars-like planets. In
the case of Venus, the planetwide cloud-deck truncates the atmospheric column, and the
unknown UV absorber reduces the albedo of the planet shortward of 0.55µm. For Mars,
strong iron oxide absorption from the surface dramatically reduces the albedo of the
planet shortward of 0.7µm.

Figure 3 shows a comparison of Earth and Venus with the smaller, CH4-dominated
bodies, Titan and Neptune. The planetary spectra were convolved with a triangular slit
function to achieve a constant wavenumber resolution corresponding to R∼70 at 0.76µm.
The Venus and Earth models are as for Figure 2 above, and the Neptune and Titan input
albedos were taken from observations (Karkoschka, 1994).

惑星大気	
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惑星探査計画でアプローチできる
分子吸収線：	  
-‐	  H2O(広範囲に存在)	  
-‐ 	  O2（0.76µm,	  1.27µm）	  
-‐ 	  O3(9.6µm)	  
-‐ 	  CO2（1.5-‐1.6µm,	  14-‐16µm）	  
-‐ 	  CH4（1.7-‐1.8µm,	  7.8µm）	  
-‐ 	  NH3	  (~11µm)	  
-‐	  N2O(7.8,	  17µm)	  

他には、	  
-‐ レイリー散乱	  (<0.6µm)	  
 大気の存在証拠	  
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可視・近赤外線（上）と中間赤外線（下）のスペクトル	

(Meadows	  et	  al.	  2005)	



酸素分率の歴史	
○　23億年以前は、水の紫外線分解により酸素は
微量に発生	  

○　23億年を境に急激に酸素分率が上昇。	  
 （一説に）シアノバクテリア（最初の酸素発生型
光合成）の発生に伴うものと考えられている。 	  

 植物上陸 

 酸
素
分
率
 

 (現
在
比
) 

億年前 

Canfield 05 Ann Rev Earth Sci 

酸素 
酸素分率の歴史	

0.1%未満	  

シアノバクテリア（最初の酸素発生型	  
光合成生物）の発生	  
（いつ生まれたかは定かではない）	  

シアノバクテリア	

現	  
在	
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植物の反射	  
（Red	  Edge）	



TMTで地球型惑星を狙えるか?	
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Kawahara	  et	  al.,	  ApJ	  2012	
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5時間積分での1.27um酸素吸収線検出のS/N	  
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線
検
出
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N
	  

○	  	  	  2021年にすばる望遠鏡に続く次世代の大型望遠鏡TMTはファーストライトを
迎える。地球型惑星探査ができる最初の機会である。	  
○　TMTに理想的な高コントラスト装置を搭載すれば、M型星の周りの100の地
球サイズの惑星を直接観測し、大気分光から酸素の吸収線を検出できる。	

検出限界	



まとめ	

•  2020年代のサイエンスとして木星型惑星と地球型惑星に関する	  
　　話題を挙げた：	  
A.	  木星型惑星：	  
　	  A1.	  中間・遠赤外線での雪線の観測（温度分布）により	  
	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  	  惑星形成論の発展が期待される。　　	  
	  	  	  	  A2.	  分光観測から木星型惑星の進化過程の理解が期待される。	  

B.	  地球型惑星：	  
	  	  	  	  B1.	  地球型惑星探査は4~8m級望遠鏡で実現できる可能性がある。	  
　　　　今後検討が必要。	  
	  	  	  	  B2.	  地球型惑星の特徴づけは地上の大型望遠鏡、（小口径でも）ス
ペースの両面からの観測が必要。TMTはその最初の機会を提供
できる可能性がある。	  


