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惑星の磁気圏
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地磁気の生成(ダイナモ理論)
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地球磁場の起源：外核(液体鉄)の対流運動 
地球の冷却に伴い、外核が対流運動 
電流が磁場を生成 
地磁気は約40億年間維持されている 
(開始時期・強度変化はあまりよくわかっていない)

初期地球セミナー 2016年4月21日

古地磁気強度
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Long Term Geomagnetic Field 361

Fig. 8 (A) Field strength and inner core growth (see Tarduno et al. 2006 for whole rock data summary, open
symbols). Solid line and shaded area are modern field value and typical 0–5 Myr variation, respectively. Solid
symbols are single silicate crystal paleointensity data (black, Smirnov et al. 2003; colored Tarduno et al. 2007,
2010). Small red and blue circles are from 3.2 Gyr plutons of the Kaapvaal Craton; large circles are means.
Dark green circle is mean pluton crystal value corrected for cooling rate assuming single domain theory.
Small yellow and light green circles are from dacites of the Kaapvaal Craton; large circles are means. Null
field value (box) at 3.9 Gyr is from hypothesis of Ozima et al. (2005). High and low power model results
predict present-day core-mantle boundary heat flow rates of 11 TW and 3 TW, respectively (Aubert et al.
2009). IC marks time of inner core nucleation in each model. (B) Inner core growth scenario following the
Aubert et al. (2009) low power model scenario

(Christensen and Tilgner 2004; Christensen and Aubert 2006; Olson and Christensen 2006)
in order to evaluate the changes in dynamo characteristics with external control parameters.
The increase of computer power still does not allow for extreme, more Earth-like parame-
ter regimes to be explored, and this situation is likely to remain for some time, owing to
the extreme challenges set, for example, by a decrease of 10 in the Ekman number. As the
geological evolution of the dynamo can be seen as an evolution of these external control pa-
rameters (mostly a variation in the Ekman number related to the decrease of Earth’s rotation
rate and a change in the flux Rayleigh number related to the evolution of the Earth’s core
thermodynamic state), it is interesting to review the results.

As the flux Rayleigh number is increased (Kutzner and Christensen 2002), numerical
dynamos transition from a stable, dipole dominated state to a reversing state, often blended
with a multipole-dominated state, though there are isolated cases (Wicht 2005; Olson 2007;
Driscoll and Olson 2009a) where the dynamo is reversing while multipoles do not domi-
nate, a regime which is thought to bear the best relevance for the Earth’s core. The lowest
frequency associated with reversing dynamos is that of the reversal frequency, which is usu-
ally of a few cycles per million years, in agreement with the geomagnetic field (Wicht 2005).
It was later recognized (Christensen and Aubert 2006) that a better parameter to locate the
transition between stable and reversing numerical dynamos is a Rossby number, linked to
the local inertia present in the system. In the dipole-dominated regime, the time average,

Aubert et al. (2010)

色：単結晶 
白：全岩

35億年前に現在と同程度の地球磁場？ 
一方、現在の磁場強度を再現する熱進化モデルは、35億年前にダイナモスタート

Aubert et al. (2010) Space Sci. Rev.



地球磁気圏の構造

恩藤 & 丸橋 (2000) 
オーム社『宇宙環境科学』1章

完全な真空中に置かれた場合：無限遠まで広がる双極子磁場

57

第5章 惑星磁気圏

5.1 地球磁気圏
5.1.1 地球磁気圏の構造

図 5-1．地球の双極子磁場。オーム社『地球環境科学』より転載。

地球は液体鉄である外核の対流運動に起因するダイナモ磁場をもっている。この地球磁場
は、地球の中心に位置する自転軸から約 11℃傾いた磁気双極子による磁場でよく近似できる
(双極子磁場、図 5-1)。双極子磁場は磁気北極を θ = 0とする極座標系を用いると、
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と表すことができる。ここで、B0は地表の赤道における磁場強度 (約 3× 10−5 T)、REは地
球半径である。磁場強度は距離 3乗に反比例して減少する。

⇒ 磁場強度は距離の3乗に反比例
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磁場ポテンシャル：
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磁場強度：

M: 磁気双極子モーメント [A・m2]

B0: 地表の赤道における磁場強度 3×10-5 [T]



地球磁気圏の構造
太陽風の効果によって地球磁気圏は
下流側に伸びた構造を持つ 
バウショック： 
超音速の太陽風による衝撃波面 
磁気圏界面(Magnetopause)： 
太陽風と磁気圏の境界
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図 5-2．地球磁気圏。オーム社『地球環境科学』より転載。

孤立した磁気双極子の磁場は無限遠まで広がるが、実際の地球磁場の場合、太陽風の影響
によって地球磁場は有限の範囲に押し込められ、磁気圏を形成する (図 5-2)。太陽風と磁気
圏の境界を磁気圏界面と呼ぶ。磁気圏が形成されるのは、太陽風のプラズマが磁場を横切っ
て動くことができないためであり (磁場の凍結、3. 2. 3参照)、太陽風プラズマの動圧と、地
球の固有磁場がプラズマに及ぼす力 (磁気圧)のバランスによって磁気圏の大きさは決まって
いる。地球の中心から磁気圏界面までの距離は、太陽方向で地球半径の約 11倍、側面では約
15倍程度であり、尾部では地球半径の数百倍より遠くまで伸びている。

太陽風は超音速のプラズマの流れであることから (第 2章参照)、磁気圏の上流側にはバウ
ショック (bow shock)と呼ばれる衝撃波面が形成される。バウショックと磁気圏界面の間の
領域をマグネトシース (magnetosheath)と呼ぶ。マグネトシースでは衝撃波面を通過した
太陽風の磁気エネルギーが熱エネルギーに変換される。また、磁気圏の内側には閉じた磁場
に大気の電離層起源のプラズマが閉じ込められている領域がある (プラズマ圏)。プラズマ圏
の広がりは高度 1000 kmから約 4地球半径程度まで、プラズマの密度は 102−3 cm−3程度で
ある。

地球磁気圏の大きさを力の釣り合いから見積もってみよう。地球の中心からの太陽方向の
磁気圏界面までの距離をRmとおくと、地球磁場の磁気圧 (式 (3.27))と太陽風の動圧の釣り
合いから、以下の式が成り立つ。

B2

2µ0
=

1

2
ρv2 (5.3)

ここで、ρ, vはそれぞれ太陽風の質量密度と速度である。式 (5.2)と、ρ ≃ mHnH (mHと nH
は陽子の質量と個数密度)を用いて書き換えると、

Rm
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=
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0

µ0mHnHv2

) 1
6

(5.4)
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地球の磁気圧 太陽風動圧

⇒ 磁気圏界面の位置 Rm
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表 3-1の物理量を代入すると、R ≃ 8.3×REとなり、磁気圏界面の距離は 8.3地球半径程
度と見積もることができる。実際には、太陽風による圧縮によって磁場強度が上式の見積り
より大きくなることから、磁気圏界面の距離は 11地球半径程度となっている。

5.1.2 磁気圏対流とサブストーム

図 5-3．南向き惑星間空間磁場 (IMF)と地球磁気圏の相互作用。オーム社『地球環境科学』よ
り転載。

磁気圏を取り巻く太陽風の流れは、磁気圏内のプラズマの対流を引き起こす。図 5-3は、南
向きの太陽風の磁力線と地球磁気圏の磁力線の再結合を表している。磁気再結合による相互
作用を経て昼側の双極磁場が尾部に運ばれ、夜側の閉じた双極磁場を生成する。

1 南向 IMFが太陽風に凍結して流されてくる。

2 南向 IMFが同じ向きの地球磁気圏前面と衝突。磁気再結合する。

3 -6 再結合した磁場が太陽風に乗って尾部へ流されていく。

7 磁気圏尾部まで磁場が運ばれ、そこでもう一度磁気再結合をする。

8 磁気再結合で磁気エネルギーが解放され地球方向と反対方向にプラズマ流が飛び出す。

磁気再結合はおおよそ地球の夜側 120地球半径程度で起こる。北向 IMFの場合でも、磁場
の東西成分があれば磁力線の再結合が起こることが知られている。地球磁気圏尾部における
磁気再結合によるエネルギー解放現象のことをサブストームと言う。プラズマ圏や地球大気
圏へのプラズマ粒子の侵入を引き起こし、磁気嵐（中・低緯度地域で地磁気が減少する現象）
や極地でオーロラ (Aurora)が発生する。

(実際は Rm ~ 11×RE)



磁気圏対流
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の東西成分があれば磁力線の再結合が起こることが知られている。地球磁気圏尾部における
磁気再結合によるエネルギー解放現象のことをサブストームと言う。プラズマ圏や地球大気
圏へのプラズマ粒子の侵入を引き起こし、磁気嵐（中・低緯度地域で地磁気が減少する現象）
や極地でオーロラ (Aurora)が発生する。

1. 南向き太陽風磁場が太陽風プラズマとともに流れてくる 
2. IMFと磁気圏前面の磁場が再結合 
3-6. 再結合した磁場が太陽風プラズマに流されていく 
7. 磁気圏尾部で再結合 
8. 再結合による磁気エネルギーの開放とプラズマ流 (サブストーム)

5

中村 (1997) 
岩波書店『宇宙環境科学』4章





サブストームとオーロラ

サブストームで磁気圏に流入したプラズマ
は磁力線に沿って移動し、両極に到達 
大気粒子との衝突によって大気粒子が励起
され、発光 = オーロラ(オーロラブレークアップ) 
オーロラは南北で同時に発生

国立極地研究所ホームページより
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5.2 惑星磁気圏の概観

表 5-1．太陽系惑星の磁気的性質。Cambridge Press『Physics of the Earth Fourth Edition』
より転載。

次に地球以外の惑星の磁気圏について、その概観を紹介する。太陽系の惑星には、地球の
ように固有磁場を持つ惑星 (水星、木星、土星、天王星、海王星)と、固有磁場を持たない惑
星 (金星、火星)が存在する。水星の磁場は地球と同様、液体鉄の外核の対流運動によるもの
だと考えられている。一方、巨大ガス惑星の場合、高圧の金属水素 (電子が自由電子化してい
る水素)が、巨大氷惑星の場合、高圧の superionic water(結晶構造をとった酸素イオンと自
由電子的挙動をする水素イオン)がそれぞれダイナモ磁場を発生させていると考えられてい
る。太陽からの距離や個々の惑星の時期双極子モーメントの大きさ (表 5-1)に依存して、磁
気圏の大きさは異なる。例えば、水星の磁気圏は極めて小さいのに対し、木星は巨大な磁気
圏を持つ。
以下では、地球以外の惑星の重要な特徴について羅列する。

Stacy & Davis (2008) 
Physics of the Earth 4th Edition,  
Cambridge Press
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地球型惑星：金属鉄

巨大ガス惑星： 
金属水素

巨大氷惑星： 
高圧氷相 (super ionic)

ダイナモ磁場の生成



木星磁気圏
昼側：45木星半径 (500地球半径) 
夜側：数AU 

10



巨大惑星：木星磁気圏
5.2. 惑星磁気圏の概観 61

5.2.1 巨大ガス惑星・氷惑星の磁気圏

図 5-4．木星磁気圏尾部の構造。岩波書店『比較惑星学』より転載。

巨大惑星は一般に地球より大きな磁気双極子モーメントを持ち、最大の磁気双極子モーメ
ントを持つ木星の場合、その値は地球の約 2万倍である (表 5-1)。太陽側の磁気圏界面は約 45
倍木星半径にも及ぶ (1木星半径は 11地球半径程度)。磁気圏尾部は数AU程度も広がってお
り、土星の軌道は木星の磁気圏尾部と交差している (図 5-4)。木星の磁気圏の特徴としては、
内部のプラズマ密度の高さがあげられる。磁気圧が支配的な地球と異なり、木星の場合、磁
気圧だけではなく磁気圏内のプラズマの圧力も磁気圏の大きさに影響を与えている。木星の
衛星のイオから供給されたプラズマはイオトーラス (Io Torus)を形成している (図 5-5)。プ
ラズマの組成は S+, O+, S++, O++, Na+, SO+

2 などであり、イオの火山活動を起源とする。

図 5-5．衛星イオのプラズマトーラスの模式図。
http://www.igpp.ucla.edu/public/mkivelso/Publications/278-Ch22.pdf より転載。
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5.2.1 巨大ガス惑星・氷惑星の磁気圏

図 5-4．木星磁気圏尾部の構造。岩波書店『比較惑星学』より転載。

巨大惑星は一般に地球より大きな磁気双極子モーメントを持ち、最大の磁気双極子モーメ
ントを持つ木星の場合、その値は地球の約 2万倍である (表 5-1)。太陽側の磁気圏界面は約 45
倍木星半径にも及ぶ (1木星半径は 11地球半径程度)。磁気圏尾部は数AU程度も広がってお
り、土星の軌道は木星の磁気圏尾部と交差している (図 5-4)。木星の磁気圏の特徴としては、
内部のプラズマ密度の高さがあげられる。磁気圧が支配的な地球と異なり、木星の場合、磁
気圧だけではなく磁気圏内のプラズマの圧力も磁気圏の大きさに影響を与えている。木星の
衛星のイオから供給されたプラズマはイオトーラス (Io Torus)を形成している (図 5-5)。プ
ラズマの組成は S+, O+, S++, O++, Na+, SO+

2 などであり、イオの火山活動を起源とする。

図 5-5．衛星イオのプラズマトーラスの模式図。
http://www.igpp.ucla.edu/public/mkivelso/Publications/278-Ch22.pdf より転載。

地球磁気圏と異なり、プラズマに満ちている 
プラズマ供給源は衛星イオの火山活動 
S+やO+, Na+など、太陽風プラズマと成分が異なる
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where we have scaled to the present solar wind- Earth values for
reconnection at the magnetopause (Cassak and Shay, 2007;
Paschmann et al., 2013; Walsh et al., 2014). Note that the estimate
of the reconnection speed at the magnetopause is consistent both
with the value estimated theoretically based on asymmetric recon-
nection (Cassak and Shay, 2007) and observations (Walsh et al.,
2014).

While a crude estimate, if we scale Eq. (13) to Earth at 3.45 Ga
when rs=rp ! 5 this factor would reduce to 0:43 if v rec=vsw

remained the same. Being less than or of order unity, it highlights
that despite having a collection area 100 times larger, a robust
magnetosphere collects less total ions at rs than directly impact
the atmosphere of an unshielded planet. The fact that Q is not
" 1 implies that the fate of ions trapped at rs may be an important
factor in evaluating the effectiveness of magnetospheric shielding
of atmospheres. We should consider the concentration of all of this
collected flux onto polar caps covering a surface area fraction Acap

at the radius from the planet’s center where the ions are stopped,
then the total wind flux impinging onto these caps would be
qcap ¼ Q=Acap. Today qcap is $ 1 because Acap " 1. However, we
recall that observations indicate that atmospheric loss from Earth
is not much greater than that at Mars (which presently lacks an
internal dynamo), contrary to that predicted if the focusing effect
was the dominant factor in atmospheric loss. One reason for lim-
ited loss may be the return of ions in the magnetotail. It may be
that increases in focusing at the polar cap associated with a mag-
netosphere are balanced by increased trapping in the magnetotail.
For the early Earth, we cannot assume Acap " 1, as discussed
below.

4.5. Implications for atmospheric escape at 3.4 to 3.45 Ga

While the Paleoarchean geodynamo produced a magnetic field
that probably prevented whole-scale removal, magnetic field and
solar wind strengths suggest important modifications of the atmo-
sphere by thermal and non-thermal escape processes during the
first billion years of Earth evolution. The !6 times greater XUV flux
relative to today would have heated the exosphere to many thou-
sand Kelvin, promoting thermal loss of hydrogen. The reduced
standoff conditions would allow greater interaction of solar wind
protons with the extended atmosphere, exacerbating thermal loss
with non-thermal loss mechanisms (Table 1). The reduced standoff
conditions would also be associated with expansion of the polar
cap, that area where open field lines allow access of the solar wind
to the deeper atmosphere. Tarduno et al. (2010) used the latitude
of the aurora to estimate the polar cap area derived from a scaling
law of Siscoe and Chen (1975):

cos kp ¼
ME

ME0

! "%1=6

P1=12 cos kp0 ð14Þ

where kp is the magnetic latitude of the polar cap edge, kp0 is the
present-day value of 71:9o; ME0 is the present-day dipole moment,
and P is the solar wind dynamic pressure normalized to the present-
day value (!2 nPa). Using this scaling law, Tarduno et al. (2010)
suggested the polar cap could have increased by as much as a factor
of 3 under Paleoarchean solar wind forcing. In numerical simula-
tions using the Space Weathering Modeling Framework modules,
Sterenborg et al. (2011) also found polar cap enlargements, but by

solar ions

atmospheric ion return

atmospheric ion loss

(b) Core Dynamo

(a) No Core Dynamo

Solar Wind

Solar Wind

Fig. 6. Magnetic shielded versus unshielded planet. a. Planet lacking a core dynamo in the presence of a solar wind exhibiting atmospheric loss (shaded). b. Planet with a core
dynamo exhibiting atmospheric ion loss and return.
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磁場を持たない惑星：金星
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図 5-7．金星と太陽風の相互作用の模式図。岩波書店『比較惑星学』より転載。

電離圏プラズマ圧 (or 誘導磁気圧) 
 ~ 太陽風動圧
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他の巨大惑星の磁気圏もそれぞれ個性的な特徴を持つ。土星の磁気圏は木星と同様に、磁
気圧に加えてプラズマ圧の寄与が働いている。対して、天王星の磁気圏は地球と同様に、磁
気圧が支配的である。また、天王星の磁軸は、ほぼ軌道公転面まで傾いた自転軸から、さら
に 60度程度傾いている。

5.2.2 金星・火星大気と太陽風の相互作用
磁場を持たない天体と太陽風の相互作用については、次の 3つのタイプの相互作用が考え
られる。第 1に、その天体が電離層を持ち、プラズマの圧力によって太陽風の動圧を支えて
いる場合、第 2に、太陽風によって電離層に磁場が誘導され、その磁気圧によって太陽風の
動圧を支えている場合、第 3に、太陽風が直接その天体にぶつかる場合である。磁場を持た
ず大気を持つ金星は第 1の場合に該当する。火星は第 1もしくは第 2の場合にあると考えら
れている。磁場と大気を持たない地球の月などは第 3の場合に該当する。

図 5-6．パイオニアヴィーナスオービターが観測した金星電離層高度での磁場強度と電子密
度。(左) 太陽風の動圧が低い場合。(b) 太陽風の動圧が高い場合。岩波書店『比較惑星学』よ
り転載。

金星大気は電離層のプラズマの圧力によって太陽風の動圧を支えていることが、探査機によ
る観測によってわかっている (図 5-6)。太陽風と電離層の境界をアイオノポーズ (ionopause)
とよぶ。太陽風の動圧に応じて、アイオノポーズの高度は上下するが、典型的には約 300-400
km程度であり、地球の磁気圏界面 (約 11地球半径)と比較するとはるかに惑星近傍まで太陽
風が侵入している (図 5-7)。

太陽風-電離圏界面：アイオノポーズ

電離圏プラズマ圧 (or 誘導磁気圧) ~ 太陽風動圧 
➭ アイオノポーズ(ionopause)は高度300-400 km

46 第 4章 惑星大気

図 4-3．地球大気の温度構造。岩波書店『比較惑星学』より転載。
図 4-3に地球大気の温度構造を示す。対流圏は高度とともに温度が下がり、熱圏は高度と
ともに温度が上がる。成層圏と中間圏はまとめて中層大気と呼ばれる。この区分は多くの惑
星大気に共通する。地球大気の場合、オゾン層が存在するという特有の事情により、中層大
気に温度のピークがあり、中層大気が成層圏と中間圏に区分される。大気の各層が異なる温
度分布を持つ要因は、それぞれ重要となる熱輸送過程が異なるためである。

下層大気 (対流圏)：太陽放射を吸収した地面の赤外放射や熱伝導によって、地面付近の大
気は加熱される。加熱されて低密度になった空気が上昇することにより、大気の下層に対流層
が発達する。対流層では赤外放射と対流熱輸送によってエネルギーが上向きに運ばれる。対
流が発達した時、平均的な温度勾配は断熱温度勾配になる。

dT

dz
=

dp

dz

(
∂T

∂p

)

s
= −ρg

(
∂T

∂p

)

s
. (4.5)

ここで、(∂T/∂p)sは断熱圧縮・膨張による温度変化であり、理想気体の場合、
(

∂T

∂p

)

s
=

µ

ρcp
, (4.6)

となる。ここで、µは大気の平均分子量、cpは低圧モル比熱である。地球大気におけるH2O
のように、大気中で凝結する成分が含まれている場合、凝結の潜熱の効果のために (∂T/∂p)s

金星電離層の磁場強度と電子密度 (左) 太陽風動圧低 (右) 太陽風動圧大
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4.5.3 非熱的散逸

図4-14. 非磁化惑星における大気散逸の模式図。Terada (2014), J. Plasma Fusion Res. Vol.90,

No.12, 75‐79.

局所熱力学平衡にある大気の熱エネルギーによる散逸である熱的散逸に対し、これ以外の
散逸過程を総称して非熱的散逸と呼ぶ。非熱的散逸には外気圏における光化学反応による散
逸や太陽風によるイオンピックアップ、スパッタリングなどの多数の過程が存在する。太陽
風に起因する過程については、惑星磁場の有無が散逸率に大きく影響しうることがその特徴
である。非熱的散逸過程においては Jeans escapeではほぼ散逸しない重い元素も流出する可
能性があり、特にかつて火星に存在した (と考えられている)厚い大気の散逸過程として重要
視されている。

非熱的散逸

15

光化学反応, 太陽風との相互作用 
熱的散逸では殆ど失われない重い元素の散逸 
火星大気
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散逸過程を総称して非熱的散逸と呼ぶ。非熱的散逸には外気圏における光化学反応による散
逸や太陽風によるイオンピックアップ、スパッタリングなどの多数の過程が存在する。太陽
風に起因する過程については、惑星磁場の有無が散逸率に大きく影響しうることがその特徴
である。非熱的散逸過程においては Jeans escapeではほぼ散逸しない重い元素も流出する可
能性があり、特にかつて火星に存在した (と考えられている)厚い大気の散逸過程として重要
視されている。
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Eq. (7) (Model B of Tarduno et al., 2010) predicts a higher mass loss
of 1.5 ! 10"12 M#/yr and a smaller standoff of $4 Re. Even using the
more conservative mass loss of Model A, the standoff distance is
expected to be only $50% of the present-day value. Sterenborg
et al. (2011) presented results of a magnetohydrodynamic numeri-
cal simulation of Palearchean conditions utilizing modules of the
Space Weather Modeling Framework (Toth et al., 2005). They
obtained standoff distances within error of our estimates, confirm-
ing the compressed Paleoarchean magnetosphere.

The change in standoff relative to today may in itself seem
abstract, but we have a very good idea of what these conditions
are like because they are typically experienced during modern
events, such as the Halloween solar storms of 2003 (e.g.
Rosenqvist et al., 2005). However, during modern events like the
Halloween storms, reduced standoffs occur on hour to day time-
scales. In contrast, these conditions would represent the typical
day 3.4 to 3.45 billion years ago. Thus, while the magnetic field
was present and provided some shielding from the solar wind,
the reduced standoff conditions suggest there nevertheless could
have been important modifications of the early Earth’s atmo-
sphere. Below, we first provide context through a discussion of
atmospheric loss processes.

4. Atmospheric loss mechanisms

Atmospheric loss mechanisms are typically divided into ther-
mal escape stimulated by energetic photons and non-thermal
escape associated with the interaction of charged particles.
Following this classification, the presence/absence of a magnetic
field will influence only non-thermal escape. However, thermal
processes are also of importance because they determine whether

non-thermal loss is likely to be efficient. Moreover, as we introduce
below, under reduced standoff conditions of the early Earth, heat-
ing due to solar wind interaction with the atmosphere is possible,
and in this case the clear-cut assignment of magnetic field influ-
ence to only non-thermal processes becomes less meaningful.

Much can be learned about these atmospheric loss processes by
study of planets without internally generated magnetic fields,
namely Venus and Mars, and the general interest has expanded
in parallel with exoplanet discoveries and considerations of habit-
ability (e.g. Seager, 2010). The limitations of these analogies should
also be kept in mind; atmospheric loss processes presently work-
ing at Venus and Mars are the result of different evolutionary his-
tories of their respective atmospheres. While analogies should not
be taken too far, the physical processes are illustrative, notwith-
standing the difficult task of deciding the importance of these pro-
cesses for the young Earth.

4.1. Thermal escape

The uppermost tenuous part of the atmosphere is known as the
exosphere; it begins at the exobase, where the mean free path of
molecules is so large that collisions before escape are unlikely. In
Jeans’ escape (Jeans, 1925), a molecule gains sufficient energy to
reach its escape velocity. The important Jeans’ escape parameter
kJ is defined as the ratio of gravitational potential energy to ther-
mal energy:

kJ % GMm=kTJrJ ð8Þ

where, G is the gravitational constant, M is the planetary mass, m is
the mass of the escaping particles, k is Boltzmann’s constant, TJ is
the temperature of the exobase and rJ is the radius of the exobase.
A central parameter in understanding thermal escape in the past is
thus knowing the temperature at the exobase, and this in turn will
depend of the solar flux, particularly that in the X-ray to energetic
ultraviolet (EUV) spectral range (wavelength 61027 Å) commonly
referred to as XUV radiation. Astrophysical observations of solar
analogs (e.g. Dorren and Guinan, 1994) have provided data to con-
strain the past solar flux. Ribas et al. (2005) define a flux as a func-
tion of stellar age (t) as:

F ¼ 29:7 t"1:23 ergs s"1 cm"2 ð9Þ

where the flux is defined at wavelengths between 1 and 1200 Å. At
2.5, 3.45 and 4 Ga, this flux would be about 3, 6, and 13 times
greater (respectively) than today. This increased flux has the poten-
tial to heat the exosphere (but this also depends on atmospheric
composition, see Section 4.3) and increase ionization, promoting
non-thermal escape.

If heating is sufficiently great (kJ <1.5; Opik, 1963) atmospheric
‘‘blowoff’’ can occur. The more general term is hydrodynamic
escape, where the thermal energy from XUV radiation allows an
escaping species to efficiently stream away from the planet. It is
particularly important for hydrogen-rich exospheres, potentially
including that of the early Earth (Watson et al., 1981). Hydrody-
namic escape will be important only if the supply of the escaping
species is not limited by diffusion lower in the atmosphere.

The diffusion limited flux (Fd) can be expressed as (Hunten,
1973):

Fd ¼ b
GM
kT

! "
ðmj "miÞ

ni

nj

! "
ð10Þ

where (Fd) is diffusive flux per steradian per second, b is a binary
collision parameter, Oð109) cm"1 s"1, n is number density and the
subscripts i and j refer to the escaping and background gas masses,
respectively, and ni=nj is the mixing ratio of the escaping gas.
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Fig. 5. Standoff versus time. Subsolar standoff distance in Earth radii (RE) plotted
versus age from solar mass loss Model A (see text). Contours are Earth’s dipole
moment, with paleointensity data from single silicate crystals (cf. Fig. 3).
Figure modified from Tarduno et al. (2010).
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MEðtÞ ¼ M0
E 0:32þ 0:68

4:6
t

! "
; ð1Þ

where M0
E is its present-day value, and (b) a higher moment of

1.76ME at 0.4 Ga, which is linearly interpolated to its present-time
value M0

E via

MEðtÞ ¼ M0
E 1:83% 0:83

4:6
t

! "
; ð2Þ

where t is the age in Ga. While these latter values result from the
scaling laws suggested by Grießmeier et al. (2005) and Dehant
et al. (2007) when a faster initial rotation period (&13 h) of the early
Earth is considered (MacDonald, 1964), the weaker moment given
by Eq. (1) reflects the results recently published by Tarduno et al.
(2010). These authors report paleointensity measurements from
single silicate crystals bearing the magnetization of an ancient dy-
namo which corresponds to a paleomagnetic field strength 3.4–
3.45 Ga ago of 50–70% that of the present-day field (see Fig. 2a).
The cases (a) and (b) may be regarded as a lower and upper limit
for the ancient geomagnetic field.

The solar wind density nsw and velocity vsw in the vicinity of a
planet are key parameters defining the size of the magnetosphere.
These parameters can be estimated as a function of the age of a
stellar system by observing astrospheric Ly-a absorption features

of Sun-like stars of different ages. The characteristic absorption
at 121.6 nm created by neutral hydrogen at the astropause was de-
tected by means of high-resolution observations of different stars
by the Hubble Space Telescope (Wood, 2004; Wood et al., 2002,
2005). Comparing the measured absorption with the one calcu-
lated by hydrodynamic codes, these measurements allowed the
first empirical estimation of the evolution of the stellar mass loss
rate as a function of stellar age. These results together with the
model for the age-dependence of the stellar wind velocity of New-
kirk (1981) permit to obtain the age-dependent stellar wind den-
sity (Grießmeier et al., 2007). As the solar wind evolution is not
yet well constrained, we have to consider the uncertainties in the
stellar wind evolution model. While Table 1 shows the result for
the nominal evolution, in Fig. 2a the evolution of the stellar wind
density at the Earth orbit is taken to be (Grießmeier et al., 2007)

nðtÞ ¼ n0 1þ t
s

! "%1:86'0:6

; ð3Þ

with n0 = 1.04 ( 105 cm%3 for the nominal case, s = 2.56 ( 10%2 Ga
and t the time in Ga. For low ages, this leads to a considerable dif-
ference in the minimum and maximum values, reflecting the uncer-
tainty in the density estimation. Relation (3) is expected to be
reliable for main-sequence stars with an age of at least 0.7 Ga
(Wood et al., 2005).

From the planetary magnetic moment and the solar wind
parameters the size of the magnetosphere RMP can be estimated
by using the pressure balance between the solar wind dynamic
ram pressure nswv2

sw and the magnetospheric magnetic pressure
B2=R6

MP (Grießmeier et al., 2007). The corresponding subsolar
height of the magnetosphere above the surface of the Earth is given
in Table 1 for the two different magnetic moment cases (a) and (b)
and for the different EUV and solar wind conditions considered in
this paper. In Table 1 input parameters and the resulting magneto-
pause locations for four different cases are listed: for the present
solar wind and for the solar wind at a solar age of 0.9 Ga (3.7 Ga be-
fore present), 0.7 Ga (3.9 Ga b.p.), and 0.4 Ga (4.2 Ga b.p.).

Fig. 2a illustrates the time evolution of the magnetopause loca-
tion and of the exobase level for the two different magnetic mo-
ments ME (cases (a) and (b)), where the uncertainty in the solar

a

b

Fig. 2. Evolution of stellar and planetary parameters over the Solar System lifetime.
(a) Size of the planetary magnetosphere in case (a) for a magnetic moment of 0.5ME

at 1.2 Ga ago slowly increasing to its present-day value according to Eq. (1) (gray
area) and in case (b) of an initial magnetic moment of 1.8ME (i.e. the maximum
value expected for a fast rotating planet with Prot = 13.1 h, slowly decreasing to its
present-day value according to Eq. (2) (dotted area). The areas arise from
uncertainties in the evolution of the solar wind density over the Solar System
age, see Section 2 and Eq. (3). The short-dashed line represents the expansion of the
planetary exosphere for a CO2-dominated atmosphere, the dashed line corresponds
to present-day atmosphere with 100 PAL CO2, and the dashed-dotted line
represents the exobase altitude for a present-day atmosphere. All values are given
in planetary radii from the planetary center. The two black vertical bars indicate the
magnetopause standoff distances estimated from the paleoarchean rocks found in
South Africa and dated to &3.2 and &3.45 Ga ago, respectively (Tarduno et al.,
2010). (b) Evolution of total solar irradiance (TSI, solid line), EUV flux according to
Ribas et al. (2005) (dashed line), and CO2 concentration required to maintain a
surface temperature of 288 K (upper dash-dotted curve) and 273 K (lower dash-
dotted curve). All values are normalized to present-day values. Also shown are:
period of late heavy bombardment (LHB), which took place from 0.75 Gyr to 0.8 Gyr
after arrival to the ZAMS (vertical lines); age of the current Solar System (vertical
line at 4.6 Gyr); range of CO2 consistent with paleosoil samples from the early
Proterozoic to the mid-Archaean era (dotted rectangular box).

Table 1
Subsolar magnetopause standoff distance and atmospheric parameters as a function
of nominal solar wind parameters (temperature Tsw, velocity vsw, density nsw). The
standoff distance is given in planetary radii above the surface for different solar wind
cases.

Age 4.6 Ga 0.9 Ga 0.7 Ga 0.4 Ga

Age (before present) Now 3.7 Ga 3.9 Ga 4.2 Ga
EUV (present = 1) 1 7 10 20
Tsw (MK) 0.8 2.4 2.9 2.9
vsw (km/s) 430 850 940 940
nsw (m%3) 6.6 ( 106 1.3 ( 108 2.1 ( 108 2.1 ( 108

RMP[RE]a 8.9 2.7 2.2 2.1
RMP[RE]b 8.9 4.7 4.1 4.2

ME M0
E

h i
a 1 0.45 0.42 0.38

ME M0
E

h i
b 1 1.67 1.70 1.76

Rexo[RE]c 0.078 2.5 4.9 12.7
Rexo[RE]d 0.05 0.26 0.39 N/A
Rexo[RE]e 0.035 0.08 0.10 0.24

a Case (a) (magnetic moment increasing with time).
b Case (b) (magnetic moment decreasing with time).
c Exobase level in planetary radii above the surface for the present Earth atmo-

sphere composition, according to Tian et al. (2008).
d Exobase level in planetary radii for an ancient atmospheric composition with

higher CO2 content (97% N2 and 3% CO2, or 100 PAL), according to Kulikov et al.
(2007). For 0.4 Ga Rexo is not available (N/A).

e Exobase level in an ancient CO2 dominated atmosphere (&4% N2 and 96% CO2),
according to Kulikov et al. (2007).

H.I.M. Lichtenegger et al. / Icarus 210 (2010) 1–7 3

Faint young Sun 解決に必要なCO2

Exobase Magnetopause

Lichtnegger et al. (2010)

大気を安定に保てるかは、古地磁気強度 & 大気組成に依存 
ただし、誘導磁場が大気散逸を防ぐ可能性もある

現在の磁気圏界面は外気圏界面よりはるか
に上空にある 
ただし、過去の地球においては大気と太陽
風が直接相互作用した可能性もある 
火星にはかつてダイナモ磁場・磁気圏が存在
したことが岩石残留磁化記録に残っている

Tardano et al. (2014)

Lichtnegger et al. (2010)



まとめ
地球磁気圏 
液体鉄の外核の対流運動によって生成 
双極子磁場で近似できる 
磁気圏界面 = 地球半径の約11倍 (太陽側) 

太陽系惑星の磁場 
地球型惑星のうち、地球と水星が磁場を持つ 
巨大ガス惑星・巨大氷惑星はすべて磁場を持つ 
磁場の起源は惑星の構成物質によって異なる 
磁場のない惑星では、太陽風が大気と相互作用する


