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成果の概要

(必要に応じてページを加えて下さい。)

1. はじめに

土星リングのうち、A、B、およびCリングは主要リングと呼ばれ、センチメートルサイズから十メー
トル程度の大きさの粒子から成っていることが、探査機ボイジャーの観測などにより明らかにされてい
る。これらの粒子が互いに衝突および重力散乱を繰り返すことにより角運動量が輸送される。このよう
に粒子間の衝突および重力散乱に起因するリングの粘性は、リングの力学進化を考える上で重要な物理
量である。

リングの粘性に関する従来の多くの研究ではリング粒子間の相互重力を無視していた（例えばGoldreich
and Tremaine 1978）。Daisaka, Tanaka, Ida (2001)は粒子間相互重力を考慮したリングにおける粘性を
N体シミュレーションによって調べ、重力の効果によって粘性が大きくなることを明らかにした。Daisaka
et al. (2001)では粘性を、(1) 衝突によるもの、(2) 粒子移動によるもの、(3) 相互重力作用によるもの、
の三成分に分け、(1)(2)はWisdom and Tremaine (1988)の方法を用い、(3) はTakeda and Ida (2001)
の定式化を改変し、ともに局所N体シミュレーションを用いて計算を行なった。また、Daisaka et al.は
粒子表面はなめらかであると仮定し、粒子自転の効果は考慮しなかった。

それに対し、Tanaka, Ohtsuki, Daisaka (2003)は、軌道要素変化に基く、新しい粘性計算の方法を導
出した。この方法に基くと、衝突による角運動量輸送と相互重力作用による角運動量輸送を統一的に記
述することができる。Tanaka et al. (2003)は、まず、リングの粒子空間密度（あるいは光学的厚さ τ）
の小さい場合について、三体問題に基く計算（解析計算および軌道数値計算）による粘性計算の方法を
導出した。また、任意の τ の値の系について N体シミュレーションにより粘性を求める方法も導いた。
Tanaka et al.はこれらの方法を用いて粘性を計算することにより、(i) 重力を無視した場合について、上
の定式化に従って三体計算から求められた粘性が重力を無視したN体シミュレーションから求められた
粘性と一致すること、(ii) 相互重力を考慮したN体シミュレーションによる粘性計算について、上の定
式化に基いて計算したものと Daisaka et al.の方法で計算したものが一致すること、を確認した。しか
し、新しく導出した定式化に基いて粘性を詳しく調べることはしていなかった。



一方、最近、三体問題の軌道計算ならびにN体シミュレーションにより、リング粒子の自転に関する
詳しい研究が行なわれた (e.g., Ohtsuki 2005a、Ohtsuki and Toyama 2005、Morishima and Salo 2006、
Ohtsuki 2006a, 2006b）。これらは探査機あるいは地上観測による土星リングからの熱輻射の観測結果を
解釈する上で重要となる。上に挙げたリング粒子自転に関する研究のうちMorishima and Salo (2006)
は、粒子間重力を無視した場合について粘性に対する粒子表面摩擦の効果を調べた。しかし彼らは粒子
自転と粒子間重力の両方を考慮した場合の粘性については調べなかった。

我々は、Tanaka et al.の定式化に基いて、リングの粘性を調べてきた（予備的な結果については、例
えば Ohtsuki 2005bにて発表した)。今回、国立天文台の GRAPE-7を使って幅広いパラメータ範囲で
のN体シミュレーションを実行しリングの粘性について詳しく調べたので、それについて報告する。

2. 計算方法

上に述べたように、ここでは等質量の粒子からなるリングの粘性を、Tanaka et al. (2003)の定式化
に従って、(i) 相互重力を無視した場合についての解析計算、(ii) τ が小さい場合に対する三体問題軌道
計算、(iii) N体シミュレーション、の三通りの方法で計算した。

リングの光学的厚さ τ が十分小さいときリングの粘性は、三体問題における粒子の軌道長半径変化よ
り求めることができる。すなわち中心にある惑星の質量をMc、粒子の質量m、軌道長半径 a、面数密度
Ns、公転角速度 Ωとするとき、粘性 νは

ν =
Ns

24
〈RV S〉

(
2m

3Mc

)4/3

a4Ω (1)

で与えられる。ここに 〈RV S〉は衝突あるいは重力散乱による粒子の軌道長半径の平均変化率を表してお
り、三体軌道計算により求めることができる。相互重力を無視した場合の 〈RV S〉は、Ohtsuki (1999)と
同様の方法により解析的に求めることができる。また、粘性加熱と非弾性衝突によるエネルギー散逸の
つりあいを仮定することにより、任意の光学的厚さにおける粘性をN体シミュレーションを用いて計算
することができる（Tanaka et al. 2003）。

本研究（Ohtsuki, Daisaka, Tanaka, 投稿準備中）では、三体計算についてはOhtsuki (1993, 1999)の
方法を用いた。また N体シミュレーションについては Daisaka and Ida (1999)、Daisaka et al. (2001)
のコードを改良したものを用いた1。上述したように、Daisaka et al.では粒子表面はなめらかであると
仮定し、粒子の自転は考慮しなかった。今回の研究では、Ohtsuki and Toyama (2005)における粒子自
転の計算方法をDaisaka et al. のコードに組み入れ、粒子自転と粒子間重力の両方を考慮した場合にお
ける粘性について詳しく調べた。

本研究のような計算においては、衝突する二粒子の半径の和と両者のヒル半径の比（r̃p ≡ (R1 +
R2)/RH）、およびリングの光学的厚さ τ が重要なパラメータとなる。r̃pは粒子密度 ρも使って次のよう
に書ける：

r̃p =
(

9Mc

πρ

)1/3 1
a
' 1.2188× ã−1. (2)

ここで最後の変形においてはMcは土星質量、ρ = 0.9 gcm−3を仮定し、ã = a/1010cmである（土星の
主要リングでは 0.7 <∼ ã <∼ 1.4）。我々は様々な τ および r̃p （あるいは ã）についてのシミュレーション
を実行し、粘性がこれらにどう依存するかを調べた。

1台坂博氏（一橋大）の多大な協力による。



3. 計算結果

Wisdom and Tremaine (1988)は、相互重力を無視した場合のリングの粘性をN体シミュレーション
を用いて調べた（図１の ∗印）。我々はまず、彼らの結果の再現を確認した。Wisdom and Tremaine と
同じ条件で、Tanaka et al.の定式化に基いて粘性を計算したものが図 1の破線であり、彼らの結果とよ
く一致していることが確認できる（εn = 0.5）。一方、εnとして、Bridges et al. (1984)の氷粒子に対す
る室内実験に基く衝突速度依存性を考慮したものを使うと、粒子のランダム速度が大きくなるため粘性
も大きくなる（図１）。さらに粒子表面摩擦を考慮すると（εt = 0.5、0.0）ランダム速度が小さくなるた
め粘性は減少する。

上述のように、粒子間相互重力を無視した場合には衝突による粒子軌道要素変化の解析的計算が可能
になる（Ohtsuki 1992, 1999）。εn が定数であるとき、εn がある臨界値 εcrit より大きければランダム
速度は単調増加し、小さければ単調減少する。τ ¿ 1のとき、εcrit = 0.627となることが知られている
（Goldreich and Tremaine 1978、Ohtsuki 1999）。このような場合、ランダム速度の平衡値について議
論することはできないが、粘性 νをランダム速度の二乗で規格化した値を解析的に求めることはできる
（Goldreich and Tremaine 1978）。そこでそのような値について、解析解と三体軌道計算結果および N
体シミュレーション結果を比較したのが図２である。

式 (2）からわかるように、ãが大きいと惑星の潮汐力の効果が弱くなり、r̃pが小さくなる、すなわち
粒子衝突に比べて粒子間重力の効果が強くなる。このため ãの増加に従って、規格化された粘性の大き
くなることが図２よりわかる。この図で示しているような τ の小さい系の場合、三体計算の結果とN体
シミュレーション結果はよく一致することが確認できる。三体計算およびN体シミュレーションで反発
係数 εnを大きくしていくと、平衡ランダム速度がだんだん増大していき、それに従って、規格化された
粘性はだんだん小さくなっていく。そして εnが解析的に得られている臨界値 εcrit = 0.627に近づくにつ
れ、規格化された粘性も解析値に漸近していく様子が確認できる。

図 3は τ = 0.01の場合について、N体シミュレーションによって得られた粘性と平衡ランダム速度の
反発係数依存性を、いくつかの ãについて調べたものである。相互重力が弱いとき（ãが小さいとき）、
ランダム速度も粘性も εnの増加に伴って大きくなる。しかし ãが大きいときには重力散乱の効果が強く
なるため εn依存性は弱くなる。このように、τ が小さい系の粘性は、ランダム速度の増減と連動して変
化することがわかる。

図４は、同じく τ = 0.01の場合について、粒子表面摩擦を考慮したN体シミュレーションを用い、粘
性とランダム速度の εt依存性を調べたものである。相互重力が弱い場合、摩擦によるエネルギー散逸が
最も大きい εt ' 0のところでランダム速度および粘性が小さくなる。一方、ãが大きく相互重力が強い
場合に εt依存性が小さくなるのは、図 3の場合と同様である。従って重力が強く効く状況では粘性に対
する粒子表面摩擦の影響は小さいと考えられる。

次に τ が大きい場合の粘性について調べる。図 5は、εn = 0.5、εt = 1、ã = 1の場合について、粘
性の τ 依存性を調べたものである。黒丸と実線はN体シミュレーションの結果を表わし、破線は三体軌
道計算より求められた 〈RV S〉を (1)に代入して求めたものである。τ ¿ 1の時には両者はよく一致し、
ν ∝ τ であることが確認できる。一方、τ > 0.1では両者の差は大きくなる。このように重力が効くよう
な大きな τ の場合では、εnや εtを変えても粘性の値はあまり変わらず、重力の効果が支配的であること
を示している（図６）。

図７は εn = εn(v)（Bridges et al. の実験結果に基くもの）、εt = 0.5、ã = 1の場合について、粒子空
間分布のスナップショットをプロットしたものである。図 5、図 6で粘性が三体計算結果とほとんど一致
する τ < 0.1の場合には、粒子分布はほぼ一様である。しかし τ = 0.1の場合、局所的に粒子の集まり
が見られるようになり、τ = 0.2では小規模のwake構造が多数見られるようになる。このあたりから粘
性は三体計算結果からかなりずれるようになる（図５、６）。さらに τ = 0.5、1と増加するにつれて自
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図 1: 重力なしの場合の粘性。実線は Bridges et al. の反発係数 εn = εn(v)を用いたもの。接線方向の
反発係数は εt = 1 （摩擦なし）、0.5、1の三通り。破線は εn = 0.5、εt = 1の場合の結果。Wisdom &
Tremaine (1988)の結果（∗）とよく一致していることが確認できる。
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図 2: low τ (= 0.01)の場合の粘性について、N体シミュレーションの結果（曲線とエラーバー）を三体
計算の結果（◦等のマーク）と比較したもの。τ〈v2〉/(3Ω)で規格化した粘性を εnの関数として表わして
いる（表面摩擦はない場合）。ãは、ρ = 0.9g cm−3の等質量粒子の場合の軌道長半径を 1010cmで規格
化した値。ã = 1.22、0.86、0.61は、それぞれ r̃p = 1、

√
2、2に対応。εt = 1。矢印は相互重力を無視

した場合に解析的に得られる値（εn = 0.627、ν/(τ〈v2〉/(3Ω)) = 0.413）
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図 3: (a) low τ の場合の粘性の εn依存性。τ = 0.01、ρ = 0.9。(b) (a)の各場合のランダム速度。
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図 4: (a) low τ の場合の粘性の εt依存性。実線：τ = 0.01、εn = εn(v)。点線：τ = 0.01、εn = 0.5。一
点鎖線：τ = 0.05、εn = 0.5。(b) (a)の各場合のランダム速度。



10−2 10−1 10010−2

10−1

100

101

102

τ

ν/
(R

2 Ω
)

図 5: 粘性の τ 依存性。N体シミュレーション結果（実線）と三体計算結果（破線）の比較。εn = 0.5、
εt = 1、ã = 1。
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図 6: 表面摩擦の効果。◦：εt = 1、4：εt = 0.5、2：εt = 0 （εn = 0.5)、∗：εn = εn(v)、εt = 0.5
(ã = 1）。



図 7: スナップショットの例；τ = 0.1（左上）、0.2（右上）、0.5（左下）、1（右下）（εn = εn(v)、εt = 0.5、
ã = 1）。シミュレーションで用いた粒子数はそれぞれ 3600、7200、18000、36000である。いずれの場
合も、約 340メートル四方の計算領域全体を示している（粒子半径は 1メートル）。τ = 0.1のとき、重
力により局所的に粒子が集まっていることが確認できるが、wakeの形成は顕著ではない。τ = 0.2にな
ると重力による wake構造の形成が顕著になってくる。このため粘性も、三体計算の線からかなりずれ
始める (図５、６)。τ = 0.5あるいは 1になると構造形成がより顕著になり、それにともなって粘性も大
きくなる。



10−2 10−1 10010−2

10−1

100

101

102

τ

ν/
(R

2 Ω
) a~=1.22 0.86

0.61

1.00

10−2 10−1 10010−2

10−1

100

101

102

τ

ν/
(R

2 Ω
) a~=1.22

0.86

0.61

1.00

図 8: 左：粘性の τ 依存性。4通りの ãについての結果（εn = εn(v)、εt = 0.5）。破線は重力なしの場合
の計算結果。右：近似解析表式（破線）と N体シミュレーション結果の比較。

己重力による wake構造形成は顕著になり、粘性もほぼ ν ∝ τ2で増加する（Daisaka et al. 2001）。

図８左は粘性の τ 依存性をいくつかの ãについてプロットしたものである。τ が小さいときに粘性が
ãとともに大きくなるのは、上に述べたように粒子衝突に比べて相互重力散乱の効果が強くなるためで
ある。一方、τ が大きくなるとリングの自己重力が支配的になる。我々は、(i) τ が小さい時には粒子の
ランダム速度により粘性が決まり、(ii) τ が大きいときにはリングの自己重力により粘性が決まる、とい
うことに基き、さらに補正係数を今回のシミュレーションから求めることにより、シミュレーション結
果を再現する簡単な近似公式を求めた。それをシミュレーション結果に重ねてプロットしたのが図８右
である。ここで得られた近似公式は、τ = 1かつ ãが大きい場合の結果も含めて計算結果をよく再現す
る。それに対してDaisaka et al. (2001)で得られた近似公式は、そのように重力の強い場合の粘性をや
や大きく見積もりすぎることがわかった。

本研究では粒子は等質量であると仮定したが、粒子サイズ分布の効果について、現在調べつつある。
今後これらの結果を観測と比較し、リングの力学進化等について詳しく調べていく予定である。
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