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要旨

本論文では土星内部磁気圏プラズマディスク中のイオン速度について扱っている. まず本
研究では, 土星探査機 Cassini に搭載されている Langmuir Probe (LP) を用いて内部磁
気圏赤道面のイオンスピードについて調査した. LP 観測から, 4 RS 付近ではイオンス
ピードは共回転速度の約 50% で, 土星から離れるにつれてスピードが増加する傾向を示
した. また 7 RS より外側ではイオンスピードが増大し, 共回転速度に近づいた. これは
負に帯電した E リング中のサブマイクロメータサイズのダストがプラズマディスク中の
プラズマダイナミクスに影響を与えていることを示唆している. 本研究ではイオンスピー
ドの SKR 経度依存性についても LP を用いて調査を行った. 経度 0◦ 付近ではスピード
が小さく, ±180◦ に向かってスピードが徐々に大きくなる傾向を示した. また ±180◦ 付
近ではスピードが散乱されていた. これまでの多くの観測から, 磁気軸と自転軸の傾きが
ほとんどないのにも関わらず, 土星磁気圏プラズマの経度方向の変動が示された. 本研究
からもイオンやダストの経度方向依存性の存在を示唆する結果となった. また本研究では
イオンスピードのローカルタイム (LT) 依存性についても LP を用いて調査を行った. 7

RS より内側ではイオンスピード LT 依存性は見られなかった. 一方で 7 RS より外側で
は, イオンスピードが夜側の方が昼側よりもやや大きいことが明らかになった.

本研究では, ダストがイオンスピードにどのように影響を与えるか見るために, 3 流体
MHD 方程式を用いたイオン速度の計算を行った. まずはイオンとダストの衝突がどの程
度であればイオンに影響するのかを調査した. その結果, イオンがダストに影響されるた
めに必要なイオン-ダスト衝突周波数はイオンサイクロトロン周波数の約半分, 観測に合
うためには少なくともイオンサイクロトロン周波数の約 2 倍必要であることが明らかに
なった. 次に本研究ではイオンとダストがクーロン衝突をすると考え, イオン-ダスト衝突
周波数をクーロン散乱の形で与え計算を行った. しかしイオン-ダストのクーロン衝突は
ほとんど生じておらず, イオンは共回転速度となった. そこで電離圏-磁気圏結合を考え,

磁気圏内に生じる電場を計算した. その結果, ダスト密度が高く, ダスト層が厚い時, ダス
ト-プラズマ相互作用が顕著に生じ, イオン速度は共回転速度から遅れた. ダスト層の厚さ
dd [m] が 107 < dd < 108 の時, 観測とよく一致した.
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1 導入

1.1 土星

土星は太陽から 9.5 AU の場所に位置しており, 太陽系の第 6 惑星である. 基本的な物理
データは, 赤道半径 60268 km (= 1 RS), 質量 5.68× 1026 kg, 密度 0.69 g cm−3, 赤道重
力 10.44 m s−2, 公転周期 29.46 年, 自転周期 0.436 日である. また自転軸と磁気軸の傾
きが 1◦ 未満と非常に小さい. 土星の磁気モーメントの大きさは 4.7 × 1028 gauss cm3 と
地球の約 600 倍である. 土星内部では, 小さな岩石と氷からなる核が存在し, その周りを
金属水素が覆っていると考えられている. この金属水素が土星の巨大な磁場を作り出して
いる. 金属水素の外側には大気が存在し, 主に水素から構成されている.

図 1 土星 [NASA/JPL]
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1.2 リングと衛星

土星には非常に美しいリングがあることで有名である. リングは 1610 年にガリレオに
よって初めて発見されて以来現在に至るまで数多く発見されてきた. リングは内側から D

リング, C リング, B リング, A リング, F リング, G リング, E リングとなっており, 発
見された順に A から順番に付けられている. リングは直径ナノメータサイズから数メー
タサイズ程度の主に氷や岩石から構成されている. 表 1 は, 各リングや間隙の大きさを示
している. 中でも E リング領域は 3–8 RS と広く土星内部磁気圏を覆っており, 磁気圏ダ
イナミクスに大きな役割を担っていると考えられている (1.3 節参照).

表 1 土星リングの大きさ. a1RS = 60, 330 km, [Stone and Owen, 1984]

Feature Distance from

Saturn Center (RS)a

D Ring inner edge 1.11

C Ring inner edge 1.23

Maxwell Gap 1.45

B Ring inner edge 1.53

B Ring outer edge 1.95

Huygens Gap 1.95

Cassini Division 1.99

A Ring inner edge 2.02

Encke Gap 2.21

Keeler Gap 2.26

A Ring outer edge 2.27

F Ring center 2.33

G Ring center 2.8

E Ring inner edge 3

E Ring outer edge 8
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土星磁気圏プラズマ 1 導入 3

土星の衛星の数は地球と比べると非常に多く, 現在までのところ 60 個以上発見されてい
る. 表 2 は主な土星衛星の半径と軌道長半径を示している. Enceladus ではその南極から
大量のプリュームが吹き出ていることが発見された [Porco et al., 2006]. このプリュー
ムが E リング粒子の供給源の 1 つとして考えられている. Rhea からは酸素と二酸化炭
素の薄い大気が発見され [Teolis et al., 2010], Titan からはメタンやエタンのような有機
物からなる海が発見されており [Lunine et al., 1983; Lunine, 1993, 1994; Dermott and

Sagan, 1995; Sagan and Dermott, 1982; Brown et al., 2008], 土星系での生命の発見が
大いに期待されている.

表 2 主な土星衛星の大きさと軌道長半径 [de Pater and Lissauer, 2001]

Satelite Radius(km) Semimajor axis of the orbit(103 km)

Mimas 198.8±0.6 185.52 (∼ 3.08 RS)

Enceladus 249.1±0.3 238.02 (∼ 3.95 RS)

Tethys 529.9±1.5 294.66 (∼ 4.89 RS)

Dione 560±5 377.71 (∼ 6.27 RS)

Rhea 764±4 527.04 (∼ 8.74 RS)

Titan 2575±2 1221.85 (∼ 20.27 RS)

Iapetus 718±8 3561.3 (∼ 59.09 RS)

1.3 土星磁気圏

1.3.1 磁場構造

土星は自転軸にほぼ沿った (< 1◦) 軸を持つ, ダイポールで近似できる磁場を持っている.

赤道磁場の大きさは BS ∼ 2× 10−5 T で地球の赤道磁場 (BE ∼ 3× 10−5 T) と非常に似
た値を持っている. 一方で木星の赤道磁場 (BJ ∼ 4 × 10−4 T) と比較すると 1 桁ほど小
さい. 図 2 は Voyager による磁気圏の観測までで理解された土星磁気圏の描像である. 温
度の低い領域が青, 温度の高い領域が赤, 中間が紫で示されている. 衛星は M が Mimas,

E が Enceladus, T が Tethys, D が Dione, R が Rhea である. 衛星の位置の他に, E リ
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ング (灰色の長方形の領域) や中性水素雲 (円状の白点の領域) が示されている. 一方で 図
3 は Cassini Prime Mission によって新しく発見された事柄が含まれている. 詳しくは
2.3 節で述べる.

1.3.2 プラズマ分布

土星内部磁気圏はディスク状の,濃くて冷たいプラズマから構成されている. このプラズマ
は, 土星近傍に存在する衛星やリングを起源としており [Moncuquet et al., 2005; Persoon

et al., 2005; Wahlund et al., 2005; Sittler et al., 2006; Gustafsson and Wahlund, 2010]

土星磁気圏を広く満たしている. 中でも, 衛星 Enceladus はその南極から大量の水を噴
出していることが Cassini によって確認されており [Porco et al., 2006; Waite et al.,

2006], 土星磁気圏プラズマの主要な起源の一つとして考えられている. 図 4 は Cassini

Ion and Neutral Mass Spectrometer (INMS) によって観測された Enceladus 南極プ
リュームの成分である. 横軸が分子量, 縦軸が検出された分子の数を示している. 分子量
18 近辺が他の成分と比べて 10 倍程度多い. このことから Enceladus プリュームの成分
の 90% 以上は H2O だと考えられている.

Enceladus から放出された H2O は電荷交換反応や太陽 UV などによって電離し, プラズ
マとなる. 現在までの研究ではこのプラズマが土星内部磁気圏ダイナミクスを支配してい
ると考えられている. そのため, 土星内部磁気圏でのプラズマはほとんどプロトンと水グ
ループイオン (OH+, H2O+, H3O+) から構成されている [Young et al., 2004; Sittler et

al., 2005]. 図 5 は土星内部磁気圏におけるプラズマ密度分布が計算されている [Sittler et

al., 2005]. 横軸は時間及び土星からの距離, 縦軸は密度である. 赤線はプロトン密度, 青線
は水グループイオン密度, 黒線は合計のプラズマの密度である. Enceladus 周辺 (∼4 RS)

では水グループイオン密度がプロトン密度に比べて 1 桁程度大きい値を示している. 一方
土星から離れた領域でも水グループイオン密度とプロトン密度がほぼ同じ値を示している
ことから, 内部磁気圏全体に水グループイオンが存在していることが理解できる.

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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図 2 Voyager 観測までの土星磁気圏の描像 [Sittler et al., 1983]

図 3 Cassini 観測以降の土星磁気圏の描像 [Gombosi et al., 2009; back-

ground figure courtest of the MIMI team]

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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図 4 Enceladus プリュームの成分 [Waite et al., 2006]

図 5 土星内部磁気圏プラズマ密度分布 [Sittler et al., 2005]

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)



土星磁気圏プラズマ 1 導入 7

1.3.3 ダスト分布

土星 E リング周辺にはサブミクロンサイズのダスト粒子が大量に存在していることが報
告されている. Kempf et al. [2008] では E リングには小さいダスト粒子 (ナノ, マイク
ロメータサイズ) が存在していてそれらは負に帯電していると報告した. Cassini cosmic

dust analyser (CDA) による観測では, 多くのダスト組成が水氷であることを明らかにし
た [Hillier et al., 2007]. また Cassini Radio and Plasma Wave Science (RPWS) では
数ミクロン程度のダストを観測し, 衝突率からダスト密度 (104 m−3) を推定した [Kurth

et al., 2006]. またこれまでにモデル計算も行われている. Horányi et al. [2008] はその
E リング周辺のダスト密度のモデル計算を行った. 彼らはサイズ毎のダスト密度を求め
ており, 0.1 < rµ < 0.5 では最大密度 7 m−3, 0.5 < rµ < 1 では 1.2 m−3, 1 < rµ < 3

では 0.3 m−3 と計算した. ここで rµ はダスト半径で µm 単位で表している. 一方,

Yaroshenko et al. [2009] では, 100 nm 程度のサイズのダストは背景リング領域では 104

m−3 以下, ダストが増大している領域では 105 m−3 程度ダストが存在していると報告し
た. 彼らは Enceladus 近辺の電子密度の減少からもっとサブミクロンサイズのダストが
存在していると提案している.

1.3.4 中性ガス分布

土星磁気圏には中性ガスも存在している. H や H2O またこれらの解離による生成物が磁
気圏内を支配している (表 3). Habble Space Telescope (HST) では, OH 雲が観測され
ている [Shemansky and Hall, 1992; Shemansky et al., 1993). また, Cassini Ultraviolet

Imaging Spectrograph (UVIS) は OI 群の空間非対称を示した [Melin et al., 2009]. H

の分布は赤道面上で惑星中心から観測限界である 45 RS 以上まで広がっており, 赤道面か
らも 10 RS 以上広がっている.

また, Enceladus プリュームによる H2O の磁気圏への供給率はモデルから ∼ 1 × 1028

molecules/s であることが明らかになった. [Jurac and Richardson, 2005; Hansen et al.,

2006; Burger et al., 2007; Sittler et al., 2008]. しかしながら, Enceladus 以外の供給源
もまた活発である (表 4). Cassini UVIS は HI の初期的な供給源は土星の太陽に照らさ

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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表 3 土星磁気圏の中性ガス成分 [Mauk et al., 2009]. ∗∗Shemansky et

al.[2004, 2009], Melin et al.[2009]

Species Density (cm−3) 3–4 RS Total system population Loss rate (s−1)

OI 500 3 × 1034 ∼ 1029

OH 700 ∼ 4 × 1034 ∼ 1029

HI 450 2 × 1035 3 × 1030

H2O ∼ 200∗∗ – –

NI minor – –

れた領域の大気の上部で物理化学的な解離反応によって生成される [Shemansky et al.,

2009]. その密度はリング領域で 104 cm−3, Titan 軌道上では 50–150 cm−3 程度存在す
る [Shemansky and Hall, 1992; Shemansky et al., 2009].

表 4 土星磁気圏の中性ガス供給源 [Mauk et al., 2009]

Source Species Rate (1028 s−1) Reference
Enceladus
& other icy

bodies H2O 1.0

Jurac et al., 2002
Hansen et al., 2006
Burger et al., 2007

Main rings O2 0.2 Johnson et al., 2006

Tenuous rings H2 0.4

Enceladus C, N 0.2
Waite et al., 2006
Smith et al., 2008

Titan CH4 0.3
Yelle et al., 2008

Strobel, 2008

Titan H2 1.0 Cui et al., 2008

Saturn H 300 Shemansky et al., 2009

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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1.4 本研究の目的

1.2, 1.3 節で述べたように, 土星内部磁気圏には Enceladus のような衛星起源のダスト
が E リングとなり地球では考えられないくらい磁気圏内にダストが多く含まれている.

Wahlund et al. [2005, 2009] でも報告されているようにそのダストがプラズマに少なか
らず影響を与えていると考えられている. そこで本研究では, 土星 E リング内におけるダ
スト-プラズマ相互作用を解明することを目的とした. 本研究の大きな特色は, 磁気圏内で
ダストを扱う点である. Persoon et al. [2005, 2006, 2009] では, 土星半径方向, 緯度方向
2 次元でのプラズマ密度モデルを提案している (電子密度からイオン密度を求める手法).

しかしこのモデルでは, ダストの効果は一切考慮されずにイオン密度を導出している. 電
子密度に関しては観測値とほぼ一致しているが, イオン密度についてはダストが存在して
いない分, 過小評価していると考えられる.

本研究は, Cassini プロジェクト (NASA, ESA) の 1 つであり, Cassini プロジェクトの
目標の 1 つに土星磁気圏の構造を明らかにすることが含まれている. 土星内部磁気圏の構
造を明らかにすることで, 土星磁気圏全体の構造を解明する足掛かりとなる. このような
意味からも, 本研究は土星研究において非常に重要な位置づけにあると言える. また本研
究ではダスト-プラズマ相互作用の解明を目指している. ダスト-プラズマ相互作用は, 太
陽系形成時のディスクで起こっている可能性がある. 更に恒星形成時に生じるディスクに
おいても同様に起こっている可能性があり, 上記を解明することにより太陽系形成のみな
らず恒星形成に対しても更に一歩進んだ理解へとつながる研究である.

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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2 これまでの土星探査

これまで以下 4 つの探査機が土星に向かっている.

1. Pioneer 11

2. Voyager 1

3. Voyager 2

4. Cassini-Huygens

本章ではこれまでの土星探査について紹介する.

2.1 Pioneer 11

Pioneer 11 は 1973 年 4 月 5 日に Cape Canalval より打ち上げられた. その質量は 259

kg で大きさは 2.9 m であった. 12 の観測機器を搭載しており以下の通りである.

• Imaging Photopolarimetar

• Magnetometer

• Infrared Radiometer

• Plasma Analyzer

• Ultraviolet Photometer

• Charged-particle Composition Instrument

• Cosmic-ray Telescope

• Geiger Tube Telescopes

• Asteroid/Meteoroid Detector

• Jovian Trapped-radiation Detector

• Meteoroid Detector

• Fluxgate Magnetometer

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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1974 年 12 月 3 日に木星をフライバイし, 1979 年 9 月 1 日に土星のフライバイを行った.

Pioneer 11 は Pioneer 10 の姉妹衛星として土星をフライバイした最初の人工探査機で
ある. また Pioneer 11 は木星の極領域の撮像も初めて行った. バウショックを通過した
際に, 木星磁気圏界面が太陽風の影響によって変化していることを明らかにした. その後
Pioneer 11 は 1979 年 8 月 31 日に土星バウショックの観測を行った. この観測によっ
て, 土星には磁場が存在しているという確固たる証拠を示した.

Pioneer 11 は A リングの外側に狭いリングを発見し, それを F リングと名付けた. また,

直径 200 km の新しい衛星も発見した. さらに Pioneer 11 は惑星の全体の温度が -180◦C

であることを捉え, その写真は木星の大気よりも特徴のないのっぺりとした大気であるこ
とを示した. そのデータ解析によって惑星は主に流体の水素から構成されていると提案さ
れた.

土星を離れた後 Pioneer 11 は Pioneer 10 とは反対の銀河中心のある射手座方向へ向
かった. そして 1990 年 2 月 23 日に海王星軌道を通過した. 1995 年 9 月 30 日に日常
的な運用を終わらせた. そして 1995 年 11 月 24 日に地球側でデータを受け取った後に
Pioneer 11 との交信が途絶えた. これは Pioneer 11 の位置が地球と交信できるアンテナ
の視野を超えたためである.

2.2 Voyager 1, 2

Voyager 1 は 1977 年 9 月 5 日に Cape Canalval より打ち上げられた. 一方 Voyager 2

は 1977 年 8 月 20 日に同じく Cape Canalval より打ち上げられた. Voyager 1 と 2 は
Voyager 2 の方が早く打ち上げられた. その質量は共に 2080 kg である. 観測機器も 1 と
2 で全く同じものが搭載されている.

• Imaging System

• Ultraviolet Spectrometer

• Infrared Spectrometer

• Planetary Radio Astronomy Experiment

• Photopolarimeter

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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図 6 Pioneer 11 [NASA]

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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• Magnetometers

• Plasma Particles Experiment

• Low-energy Charged-particles Experiment

• Plasma Waves Experiment

• Cosmic-ray Telescope

Voyager 1 も 2 も土星のフライバイを行い, 多くの発見をもたらした. Voyager 1 は
Prometheus, Pandora, Atlas の 3 つの衛星を発見した. G リングも Voyager 1 によって
発見された. フライバイの間に Titan, Mimas, Enceladus, Tethys, Dione, Rhea の撮像
を行った. このデータから, これらのすべては氷衛星であることが明らかになった. Titan

の画像には表面が見えないぐらい分厚い大気の存在を示した. またその組成は 90% が窒
素であることを見出した. 表面の圧力は 1.6 気圧, 温度が -180◦ であることも明らかにし
た. 最接近の際には土星の高層大気の 7% がヘリウムで残りほとんどが水素であることを
見出した.

Voyager 2 は衛星 Iapetus の撮像を行った. リングスポークや間隙, F リングや羊飼い衛
星のより詳細な画像も撮像された. Voyager 2 のデータによって A リングは恐らく 300

m の厚さしかないだろうと提案された. また, Hyperion, Enceladus, Tethys, Phoebe の
撮像も行われた.

2.3 Cassini-Huygens

Cassini は 1997 年 10 月 15 日に Cape Canalval より打ち上げられた. その重さは 2,125

kg である. Cassini に搭載されている機器は大きく, 光学的リモートセンシング, 磁場・
粒子・波動観測, マイクロ波リモートセンシングの 3 つから構成されている. これらの機
器を更に細かく分けると以下の通りである.

• 光学的リモートセンシング
– Composite Infrared Spectrometer (CIRS)

– Imaging Science Subsystem (ISS)

– Ultraviolet Imaging Spectrograph (UVIS)

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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図 7 Voyager [NASA]

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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– Visible and Infrared Mapping Spectrometer (VIMS)

• 電磁場・粒子・波動観測
– Cassini Plasma Spectrometer (CAPS)

– Cosmic Dust Analyzer (CDA)

– Ion and Neutral Mass Spectrometer (INMS)

– Magnetometer (MAG)

– Magnetospheric Imaging Instrument (MIMI)

– Radio and Plasma Wave Science (RPWS)

• マイクロ波リモートセンシング
– Radar

– Radio Science (RSS)

Cassini は 2000 年 12 月 30 日に木星をフライバイし, 2004 年 7 月 1 日に土星軌道投入
され, 世界初となる人工土星周回衛星となった. Cassini の磁気圏探査によって多くの発
見がもたらされた. そのいくつかは 図 3 に示されている.

• 土星接近中に Cassini は 100 keV/charge 程度のバウショックの磁気圏イオンアッ
プストリームを検出した [Krimigis et al., 2009]. これは Cassini が磁気的に磁気
圏と結合している時に検出された.

• 軌道投入中に, Cassini は土星リングを構成している氷物質を起源とする水グルー
プイオンに支配されたリング電離圏を発見した [Tokar et al., 2006].

• 軌道投入中に窒素イオンがわずかではあるが磁気圏中で検出された [Smith et al.,

2005]. これは驚くべき発見で, Cassini 到着以前では Titan が磁気圏の窒素イオン
の主な起源だと考えられていた. この結果のまとめは André et al. [2008] を参照
すること.

• MIMI によって D リングの内側に新しい放射線帯が存在していることが明らかに
なった [Krimigis et al., 2005].

• RPWS によって, Saturn kilometric radiation (SKR) の周期がとても複雑で変化
していることが明らかになった [Gurnett et al., 2005, 2007; Kurth et al., 2007,

2008; Zarka et al., 2007]

• 土星のリングカレントは加速された水グループのイオンから構成されていること
が発見された [Sittler et al., 2005, 2006, 2007; Sergis et al., 2007; Young et al.,

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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2005].

• 土星はお椀型の電流シートを持っていることが明らかになった [Arridge et al.,

2008a, 2008b]. これは土星自転軸の傾きと土星軌道での太陽風の方向間の相互作
用による.

• とても重い負の荷電粒子が Titan で発見された [Waite et al., 2007; Coates et al.,

2007]. これは非常に驚くべき発見で, 解釈は未だ議論中である.

Huygens は Cassini に搭載されて Titan まで運ばれ, 2005 年 1 月 14 日に Titan へと切
り離された. その重さは 318 kg である．搭載機器は以下の通りである.

• Aerosol Collector and Pyrolyser

• Descent Imager and Spectral Radiometer

• Doppler Wind Experiment

• Gas Chromograph and Mass Spectrometer (GCMS)

• Huygens Atmospheric Structure Instrument

• Surface Science Package

Huygens の目的は, Titan の大気の密度や圧力, 温度などの高度依存性, 大気組成, 大気中
にある有機物やエアロゾルの成因, Titan の大気と気象の関係, 特に雲や雷, 大気大循環
などを調査することである. また, 表面の物質組成や地形についての調査も目的の 1 つで
ある.

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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図 8 Cassini [NASA]

図 9 Huygens [NASA]

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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3 Cassini RPWS/LP によるイオン観測

本研究では, RPWS Langmuir Probe(LP) のデータ解析を行った. RPWS は土星近傍の
電波放射, プラズマ波動, 熱的プラズマやダストを測定するための機器である [Gurnett et

al., 2004]. 直交する 3 つの電場アンテナを用いて 1 Hz から 16 MHz 帯の電場を測定す
ることができる. サーチコイル磁場アンテナでは 1 Hz から 12 kHz 帯での磁場を測定
することができる. また LP は電子の密度や温度を主に測定することができる. 図 10 は
RPWS が搭載されている場所を示している.

図 10 Cassini RPWS investigation [Gurnett et al., 2004]

3.1 Langmuir Probe

LPでは、-32 から 32 V の電圧を 512 ステップでプローブに加え, プローブにかかる電
流を測定することで, その電流傾向から背景プラズマの電子密度, イオン密度, 電子温度,

2011 年 2 月 28 日 (堺 正太朗)
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イオンスピードを導出する事が出来る. 本研究では, プローブにマイナス電圧を付加して
得られたイオン電流データを使用し, イオンスピードを導出を行った. 図 11 は実際の LP

の写真である.

図 11 Cassini RPWS/LP [Gurnett et al., 2004]

イオン電流 Ii は以下のように書ける.

Ii = Ii0(1 − χi) (3.1)

ここでランダム電流 Ii0 は,

Ii0 = ALP niqi

√
v2

i

16
+

kBTi

2πmi
(3.2)

そして,

χi =
2e(Ubias + USC)

miv2
i + kBTi

(3.3)

である. ここで, ALP はプローブの表面積, ni はイオン数密度, qi はイオンの電荷量, e

は電気素量, mi はイオン質量, vi はイオン速度, Ti はイオン温度, Ubias はプローブのバ
イアスポテンシャル, USC はフローティングポテンシャル, kB はボルツマン定数である.

今回は Cassini の速度が十分大きいので kBT ¿ 1/2miv
2
i が成り立つので,

Ii0 ≈ ALP niqi
|vi|
4

(3.4)

χi ≈
2e(Ubias + USC)

miv2
i

(3.5)
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と近似することができる. 以上より電流は,

Ii ≈ ALP niqi
|vi|
4

− ALP niqi
1
2

e

mi |vi|
(Ubias + USC) (3.6)

となり, イオンスピードを求めることができる.

イオン種は, 水グループとした. 土星内部磁気圏はエンセラダスの南極プリュームにより,

大量の水が放出されており [Porco et al., 2006; Waite et al., 2006], それが内部磁気圏の
大部分を満たしているためである.

3.2 データ解析

本研究では, 2005 年 2 月から 2008 年 10 月まで (Rev003–087) の約 3 年分 (経度依存性
についてはデータの都合上 Rev054 までのみを使用) の赤道面上 (±1 RS) での Cassini

データを用いた. 図 12 は今回用いたデータ取得時の赤道面での Cassini 軌道を表してい
る. x は太陽方向, y は夕暮れ方向である.
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図 12 Cassini の軌道 (Rev003–087)
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3.2.1 土星からの距離とイオン速度との関係

3.2.1.1 パス毎の解析

過去の LP の観測から E リング領域ではイオンスピードはケプラー速度に近いスピード
を持っていることが示された [Wahlund et al., 2005, 2009]. しかしながら Wahlund et

al. [2005, 2009] では, 限られたパスでしか解析が行われておらず, 他のパスでも同様の結
果が得られるのかは分かっていなかった. そこで本研究では, 残りのパスのイオンスピー
ド解析を行った. 図 13 から 図 33 は各パスにおける土星からの距離とイオンスピードの
関係を示している. 今回は Rev003 から Rev087 までの解析を行ったがその中から内部磁
気圏全体 (2 – 10 RS) に渡ってデータが取得できている 21 パス (Rev003, 004, 005, 006,

015, 016, 017, 018, 019, 020, 021, 022, 023, 024, 025, 047, 048, 049, 050, 051, 052) 分
の解析結果を図に示した. 実線は共回転速度, 波線はケプラー速度, 黒点は観測点を表して
いる. 灰色の点については 3.2.1.2 節で詳しく述べる.

21 パス全ておいて共通して得られた結果は, イオンは共回転速度とケプラー速度の間のス
ピードを持っていることである. これは Wahlund et al., [2005, 2009] と同様な結果であ
る. また, 多くのパスで見られたのは土星からの距離が増加するとイオンスピードも比例
的に増加することである. このトレンドが顕著に見られるのが 図 16, 図 17, 図 21, 図 26,

図 31, 図 32 である. これらのパスで共通していることは各パスでの観測点が多いことで
ある. 一方でパスによっては土星からの距離が増加しても速度が増加しないようなものも
存在した. これらのパスでは距離と共に増加するトレンドが見られた観測点に比べて多く
ない. 観測点が少ないためにイオン全体をきちんと観測できていない可能性がある. また
7 RS より外側では, イオンスピードが散乱している結果も得られた. 図 15, 図 21, 図 24,

図 25, 図 30, 図 32 で顕著に見られる. これについては 3.2.1.2 節で詳細を述べる.
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図 13 Rev003 におけるイオンスピード
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図 14 Rev004 におけるイオンスピード
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図 15 Rev005 におけるイオンスピード
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図 16 Rev006 におけるイオンスピード
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図 17 Rev015 におけるイオンスピード
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図 18 Rev016 におけるイオンスピード
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図 19 Rev017 におけるイオンスピード
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図 20 Rev018 におけるイオンスピード
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図 21 Rev019 におけるイオンスピード
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図 22 Rev020 におけるイオンスピード
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図 23 Rev021 におけるイオンスピード
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図 24 Rev022 におけるイオンスピード
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図 25 Rev023 におけるイオンスピード
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図 26 Rev024 におけるイオンスピード
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図 27 Rev025 におけるイオンスピード
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図 28 Rev047 におけるイオンスピード
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図 29 Rev048 におけるイオンスピード
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図 30 Rev049 におけるイオンスピード

0 2 4 6 8 10 12
0

10

20

30

40

50

60

70

80

90

100

Distance from Saturn [Rs]

io
n 

ve
lo

ci
ty

 [k
m

/s
]

図 31 Rev050 におけるイオンスピード
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図 32 Rev051 におけるイオンスピード
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図 33 Rev052 におけるイオンスピード
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3.2.1.2 統計的解析

LP は 3.2.1.1 節で挙げた通り, 十分長い期間, 全 MLT にわたるデータをカバーしてい
るため, 統計的な解析を行うのに十分なデータを取得している. そのため本研究ではイオ
ンスピードの統計的な解析も併せて行った. 図 34 は土星からの距離とイオンスピードの
関係の統計的解析結果である. 実線は共回転速度, 波線はケプラー速度, 黒点は観測点を
表している. 解析結果は土星からの距離に比例したイオンスピードのトレンドが得られ
た. イオンスピードは 7 RS より内側では土星から離れるにつれてイオンスピードが増加
している. しかしながらそのスピードは共回転速度よりも非常に遅く, 約 50% であった.

Wahlund et al. [2009] は, E リング中の荷電ダストがイオンスピードを遅らせていると
提案した. 一方で, 7 RS より外側ではイオンスピードは散乱し, 増加し始めている. 7 RS

周辺ではダストポテンシャルが負から正へと変化する領域である [Kempf et al., 2006].

そのため, ダストポテンシャルから逃れられたイオンが加速し, 速度が増加する.

図 34 において, ケプラー速度よりも遅いスピードを持つイオンも観測されている. これは
イオンが共回転方向だけでなく磁力線方向の速度も持っている可能性を表している. 磁力
線方向に動いているイオンが観測されるために, ケプラー速度より遅いスピードを持つイ
オンが観測されている [Morooka et al., 2010]. 図 34 の灰色の点は 観測されたイオンス
ピードが Cassini の速度よりも遅いデータを表している. これらのデータは共回転運動し
ないイオン速度に主に影響している.

図 35 は Cassini の速度を考慮したイオンスピードの観測結果である. これはイオン速度
は全て経度方向と仮定して,

vi = vobs + vsc (3.7)

から求めた. ここで, vi は求めるイオン速度, vobs は観測値, vsc は Cassini の速度であ
る. 横軸, 縦軸, 線種, 点は 図 34 と同じである. 結果はイオン速度は共回転速度よりも遅
くなった. 全体的に速度が少し増加している. また, 土星からの距離に比例してイオン速
度も増加する傾向も見られる. しかし, Cassini の速度を考慮する前ほどはっきりとした
傾向は見られなくなった. 一方で 7 RS より外側で見られる散乱は 図 35 でも見られる.

また, 4 RS より内側ではイオンはほぼ共回転速度を示した. 3 RS 程度では共回転速度を
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超える観測点も存在するがこれに関してはもう少しきっちり解析する必要がある.

本研究で観測されたイオンスピードは CAPS による観測を行った Wilson et al. [2008]

や Thomsen et al. [2010] の結果よりも遅いものだった. Wilson の結果は 5 RS から 10

RS で共回転速度の約 80% であった. Thomsen の結果は共回転速度の 50 から 80% 程
度であった. 一方で本研究では Wilson の結果の 50–60%, Thomsen の結果の 15–20%

程度遅いイオンスピードを得た. これは, LP と CAPS では観測できるエネルギーレンジ
が違っており, LP は数 eV 程度, CAPS は数百 eV の粒子を観測できることに起因して
いると考えられる.
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図 34 LP によるイオン速度観測
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図 35 Cassini の速度を考慮したイオン速度
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3.2.2 イオン速度の経度依存性

次に本研究では, イオン速度の経度依存性について解析を行った. 土星の自転周期は土星
から放たれる電波 (SKR, Saturn kilometric radiation) の回転周期から決められている.

Voyager 搭載の Planetary Radio Astronomy Experiment によって観測された土星の自
転周期は 10 時間 39 分 24 ± 7 秒である [Desch and Kaiser, 1981]. 土星の経度系 (SLS)

は固定された SKR の周期に基づいて決められている. しかし実際は, SKR の周期が変
動しており, SLS 自体にずれが生じている. そのずれを修正したのが Kurth et al. [2007,

2008] である. 本研究で用いた SKR 経度は Kurth et al. [2007] に基づいている.

Gurnett et al. [2007] では Enceladus 周辺の 3–5 RS で電子密度が SKR 経度に依存し
ていることを明らかにした. 経度 320◦ 付近で電子密度の最大値, 経度 150◦ 付近で最小値
となった. また, 土星は自転軸と磁気軸のずれが 1◦ 未満と非常に小さい. しかしこのずれ
が土星内部磁気圏のプラズマダイナミクスにおいて非常に重要な役割を果たしていると考
えられている [Wahlund et al., 2010]. 土星内部磁気圏内のプラズマディスクは磁気赤道
面に沿う形で存在している. 一方ダストが多く含まれる E リングは地理赤道面上に存在
している. 自転軸と磁気軸にずれが存在しているがためにプラズマディスクと E リング
が重なる領域と重ならない領域が存在することになる. つまり, 内部磁気圏内のプラズマ
ダイナミクスを考える上では経度方向の依存性を考えることが非常に重要なのである.

3.2.2.1 パス毎の解析

今回は全経度に渡ってデータが取得できているパスを選んでデータ解析を行った. 使用し
たパスは, Rev003, 004, 005, 015, 017, 018, 019, 021, 023, 024, 025, 048, 049, 050, 051

の計 15 パス分である. 図 36 から 図 50 はイオンスピードと経度との関係を示した図で
ある. 横軸が経度, 縦軸がイオンスピード, 黒点が観測点を表している. 観測点の少ない
パスでは, 特徴的な傾向は見られなかった. 一方で観測点の比較的多い Rev019 (図 42),

051 (図 50) では以下のような傾向が見られた. 経度 0◦ ではイオンスピードが遅くなり,

±180◦ 付近で増加する傾向が見られた. しかし, 比較的観測点の多い Rev50 (図 49) では
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上で述べたような傾向は見られなかった.
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図 36 Rev003 における SKR 経度とイ
オンスピードとの関係
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図 37 Rev004 における SKR 経度とイ
オンスピードの関係
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図 38 Rev005 における SKR 経度とイ
オンスピードとの関係
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図 39 Rev015 における SKR 経度とイ
オンスピードの関係
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図 40 Rev017 における SKR 経度とイ
オンスピードとの関係
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図 41 Rev018 における SKR 経度とイ
オンスピードの関係
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図 42 Rev019 における SKR 経度とイ
オンスピードとの関係
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図 43 Rev021 における SKR 経度とイ
オンスピードの関係
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図 44 Rev023 における SKR 経度とイ
オンスピードとの関係
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図 45 Rev024 における SKR 経度とイ
オンスピードの関係
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図 46 Rev025 における SKR 経度とイ
オンスピードとの関係
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図 47 Rev048 における SKR 経度とイ
オンスピードの関係
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図 48 Rev049 における SKR 経度とイ
オンスピードとの関係
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図 49 Rev050 における SKR 経度とイ
オンスピードの関係
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図 50 Rev051 における SKR 経度とイ
オンスピードとの関係
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3.2.2.2 統計的解析

本研究では更にイオンスピードの経度依存性における統計的な解析も行った. 図 51 は経
度とイオンスピードの統計的解析の結果である. 横軸は経度, 縦軸はイオンスピード, 黒
点は観測点である. 灰色点は Cassini の速度よりも遅いデータを示している. 傾向として
は Rev019 や 051 で見られた 0◦ 付近でイオンスピードが遅くなり, ±180◦ に向かって
スピードが増加する結果となった. また, 30 km/s 以上では非常に観測点が散乱してい
る. これは, 3.2.1.2 節で述べたように 7 RS 付近でダストポテンシャルが負から正へと変
化するので, その結果が反映されている. そこで, 7 RS 以下のみのデータを用いて解析を
行った結果が図 52 である. 30 km/s 以上の散乱していた点がかなり少なくなった. 一方
で ±180◦ 付近では依然スピードは大きい傾向を示している.

以上, 本解析から結論付けられることは経度 0◦ 付近ではイオンスピードは遅く, ±180◦

付近に向かって徐々に速度が増加していくということである. このことから考えられるこ
とは, 0◦ 付近ではイオンがダストにトラップされている, つまりプラズマディスクと E

リングが重なっている領域であり, ±180◦ に向かってプラズマディスクと E リングが重
なっている状態から徐々にあ互いが離れていくということである.
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図 51 SKR 経度とイオンスピードとの関係
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図 52 7 RS 以下における SKR 経度と
イオンスピードとの関係
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3.2.3 ローカルタイムとイオン速度との関係

3.2.3.1 パス毎の解析

さらに本研究では, イオンスピードのローカルタイム (LT) 依存性についての解析を行っ
た. まずは各パスにおける LT とイオンスピードとの関係性について解析した. 使用し
たパスは 3.2.1.1 節と同様の 21 パス (Rev003, 004, 005, 006, 015, 016, 017, 018, 019,

020, 021, 022, 023, 024, 025, 047, 048, 049, 050, 051, 052) である. 図 53 から 図 73 は
各パスにおける LT とイオンスピードの関係性を示している. 横軸は x (太陽) 方向, 縦
軸は y (夕暮れ) 方向である. カラーマップは Cassini の軌道上におけるイオンのスピー
ドを表している. 青はスピードの小さい点で, 赤に向かってスピードが大きくなっている.

結果は, 土星からの距離が近い領域ではスピードは小さく, 距離が離れるにつれてスピー
ドが徐々に上がることを示した. これは 3.2.1 節の土星からの距離が大きくなるにつれ
てスピードが大きくなるという結果に一致している. しかしパス毎の解析では, イオンス
ピードの LT 依存しているかどうかを判断することはできなかった. そこで, これまでと
同様に統計的な解析を行った.
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図 53 Rev003 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 54 Rev004 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 55 Rev005 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 56 Rev006 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 57 Rev015 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 58 Rev016 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 59 Rev017 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 60 Rev018 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 61 Rev019 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 62 Rev020 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 63 Rev021 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 64 Rev022 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 65 Rev023 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 66 Rev024 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 67 Rev025 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 68 Rev047 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 69 Rev048 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 70 Rev049 における LT とイオンス
ピードの関係
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図 71 Rev050 における LT とイオンス
ピードとの関係
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図 72 Rev051 における LT とイオンス
ピードの関係

−10 −5 0 5 10

−10

−8

−6

−4

−2

0

2

4

6

8

10

X [Rs]

Y
 [R

s]

 

 

0

5

10

15

20

25

30

35

40

45

50

図 73 Rev052 における LT とイオンス
ピードとの関係
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3.2.3.2 統計的解析

イオンスピードの LT 依存性を見るための統計的な解析を行った. 図 74 は LT とイオン
スピードとの関係の結果である. 横軸は x (太陽) 方向, 縦軸は y (夕暮れ) 方向である. 土
星はちょうど中心に位置している. Cassini の軌道に沿って観測点がプロットされている.

青から赤にかけてイオンスピードが大きくなっていく. 3.2.3.1 節で述べたように土星か
らの距離が大きくなるにつれてスピードがどんどん大きくなっている. パス毎での解析で
はあまり LT との関係について特徴的な現象は見られなかったが, 統計的に見ると昼夜で
の非対称が見られた. 特に夜側の領域でスピードが大きくなっている. この領域は 7 RS

より外側でダストポテンシャルが負から正へと変化するので, スピードが増加していると
考えられる. 図 75 は 7 RS より内側での LT とイオンスピードの関係, 図 76 は 7 RS よ
り外側での LT とイオンスピードの関係である. 図 75 ではイオンスピードの LT 依存性
は見られなかった. 一方で 図 76 では全体的にスピードが大きい中でも特に夜側のスピー
ドが昼側に比べて多少大きくなっている. このことから昼側よりも夜側でのダストポテン
シャルの変化が卓越している可能性がある. 夜側でのダストポテンシャルの変化が大きい
ことをきちんと確かめるには今後更なるパスのデータ解析が必要であろう. 本研究からは,

イオンスピードの LT 依存性が存在している可能性を示唆できた.
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図 74 LT とイオンスピードとの関係
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図 75 7 RS より内側での LT とイオン
スピードの関係
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図 76 7 RS より外側での LT とイオン
スピードの関係
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4 イオンモデリング

4.1 MHD 方程式

次に観測結果を説明するためにイオンモデリングを行った. モデルは, イオン, 電子, ダス
トの 3 流体電磁流体力学方程式から構成される. 土星内部磁気圏である 2 RS から 10 RS

の赤道面上をプラズマとダストの衝突を考慮して 1 次元で方程式を解いた. 方程式は以下
の通りである.

∂vi

∂t
+ (vi · ∇)vi =

e

mi
(E + vi × B) − 1

ρi
∇pi + g + (P id + P ie + P in) + M i

(4.8)
∂vd

∂t
+ (vd · ∇)vd = − qd

md
(E + vd × B) − 1

ρd
∇pd + g + (P di + P de + P dn) (4.9)

0 = − e

me
(E + vd × B) + (P ei + P ed + P en) (4.10)

ここで, 添え字 i, d, e はそれぞれイオン, ダスト, 電子を表す. vk は速度, mk は質量, qd

はダストの電荷量, E は電場ベクトル, B は土星磁場ベクトル, ρk は質量密度, P kl は運
動量利得ベクトル, M はマスローディングベクトルを表す. 電場は共回転電場を与えて
いるので,

E = −vcor × B (4.11)

となる. vcor は共回転速度である. また運動量利得については, 衝突周波数と速度から求
めることができ,

P kl = −νkl(vk − vl) (4.12)

と記述できる. マスローディングの項は,

M i = −Si

ni
(vi − vn), (4.13)

と書け, Si はイオン生成率である.
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4.2 衝突周波数

本計算では, 衝突周波数を以下のように与えた.

νei =
(
34 + 4.18 ln

T 3
e

ne × 10−6

)
ne × 10−6T−3/2

e (4.14)

νed =
2
√

2π

3
ndvther

2
d

( eφs

kBTe

)2

2 ln
2kBTe

eφsrd
λD (4.15)

νin = (2.6 × 10−9)(nn + ni)A−1/2 × 10−6 (4.16)

νen = (5.4 × 10−10)nnT 1/2
e × 10−6 (4.17)

νdn = δ
8
√

2π

3
mn

md
r2
dnnvthn (4.18)

νkl =
mlnl

mknk
νlk (4.19)

本論文では, νed, νdn は Khrapak et al. [2004] を参照した. ここで, rd はダスト半径, φs

はダストポテンシャル, vthi はイオン熱速度, vthe は電子の熱速度, vthn は中性ガスの熱
速度, nn は中性ガス密度, A は中性ガスとイオンの平均分子量 (A = 18) である. また,

λD はデバイ長を用いて表され,

λD =
λDi√

1 +
( λDi

λDe

)2

=
√

ε0kBTi

nie2

1√
1 +

neTi

niTe

(4.20)

となる. ここで, λDi =
√

ε0kBTi/nie2 はイオンのデバイ長, λDe =
√

ε0kBTe/nee2 は
電子のデバイ長である. 数値ファクター δ は粒子表面の中性ガス散乱の効果に依存する.

今は完全な吸収, 放射を考えているため, δ = 1 を与えた.

本研究ではパラメータとして, 電子密度, ダスト密度, ダスト半径, ダストの電荷量, ダス
トポテンシャル, 温度を与えた.
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4.3 パラメタースタディ

4.3.1 衝突周波数

まずイオン-ダスト衝突周波数がイオン速度にどのように影響するかを見るために, イオ
ン-ダスト衝突周波数をフリーパラメターとして与えた. 衝突周波数がイオンサイクロト
ロン周波数よりも大きくなるとイオンはサイクロトロン運動できなくなり, 磁場の凍結
が破られイオン速度が遅くなる. そこで衝突周波数はサイクロトロン周波数と同じ L−3

(L = r/RS) に比例する形で与えた. 今回は 50L−3, 100L−3, 150L−3, 200L−3, 250L−3

の 5 通りで計算を行った (表 5). ωi ∼ 100L−3 である (ωi はイオンサイクロトロン周波
数). ダスト密度は 106 m−3, ダストポテンシャルは 6 V, 温度は 0.1 eV を用いた. ダス
ト密度, ポテンシャルはそれぞれ Yaroshenko et al. [2009], Wahlund et al. [2009] に合
う値を用いている. 温度は Wahlund et al. [2009], Shafiq et al. [2011] では 1 eV 程度で
あったが, 新しく電離したイオン温度は中性ガスの温度に近い値を持つと考え, 1 桁小さ
い 0.1 eV を用いた. また温度はイオン, ダスト, 電子, 中性ガス全てで同じ温度を用いた.

図 77, 図 79, 図 81, 図 83, 図 85 は各衝突周波数でのイオンとダストの速度を表している.

電子密度は Persoon et al. [2009] を参照した.

ne =

[
5.0

(
r

RS

)−4.3

+ 0.16
(

r

RS

)−3.2
]
× 1010 [m−3] (4.21)

また, チャージニュートラリティからイオン密度は以下のようになる.

ni = ne +
qd

e
nd (4.22)

ダスト半径は rd = 10−7 m, ダストの電荷量は qd = 4πε0rdφs C, ダストポテンシャルは
φs = 6 V とした. 赤線は共回転速度, 緑線はケプラー速度, 水破線はイオンの半径方向速
度, 水線はイオンの経度方向速度, 青線はイオン速度の絶対値, 橙破線はダストの半径方向
速度, 橙線はダストの経度方向速度である. また, 図 78, 図 80, 図 82, 図 84, 図 86 はぞれ
ぞれの時のイオンサイクロトロン周波数とイオン-ダスト衝突周波数の関係を示している.

赤線がイオンサイクロトロン周波数, 青線がイオン-ダスト衝突周波数である.

まず νid = 50L−3 についてである. イオン速度は共回転速度の 90% 程度で (図 77 の青
線), ほとんど共回転速度に近い運動をしている. 4 RS で 37 km/s, 7 RS で 63 km/s 程
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表 5 イオン-ダスト衝突周波数

衝突周波数 [1/s]

50L−3

100L−3

150L−3

200L−3

250L−3

度である. 一方でダストはほとんどケプラー運動している (図 77 の橙線). イオン-ダスト
衝突周波数はイオンサイクロトロン周波数の約 50% で, 4 RS で約 0.70, 7 RS で約 0.15

を示した (図 78 の青線). このことから, 衝突周波数がサイクロトロン周波数に完全に一
致しなくてもイオンはダストの影響をわずかながら受けている. 一方でダストはほとんど
イオンの影響を受けていない.

次は νid = 100L−3 の時である. イオン速度は共回転の約 75% の速度を持っている (図
79 の青線). 4 RS で約 30 km/s, 7 RS で 52 km/s 程度をである. この時のイオン-ダス
ト衝突周波数はイオンサイクロトロン周波数とほぼ同じ値の 4 RS で 1.50, 7 RS で 0.30

であｒる (図 80 の青線). イオンはダストの影響が強くなったことを示した. 一方でダス
ト速度はケプラー運動しており (図 79 の橙線), ダストはイオンのからの影響はほとんど
受けていないことがわかる.

次は νid = 150L−3 の時である. イオン速度は共回転速度の 55 から 60% で (図 81 の青
線), 4 RS で 27 km/s, 7 RS で 42 km/s を示した. イオン-ダスト衝突周波数はイオン
サイクロトロン周波数の約 1.3 倍で (図 82 の青線), 4 RS で 2.30, 7 RS で 0.45 であり,

更に衝突周波数が大きくなった. よってイオンのダストからの影響が更に大きくなり, イ
オン速度が共回転速度の約 55% となった. 一方ダストはほとんどケプラー運動している
(図 81 の橙線).

次は νid = 200L−3 の時である. イオン速度は共回転速度の 50 から 55% となった (図
83 の青線). 4 RS で 23 km/s, 7 RS で 35 km/s 程度を示した. この時のイオン-ダスト
衝突周波数はイオンサイクロトロン周波数の約 2 倍で (図 84 の青線), 4 RS で約 3.0, 7
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RS で約 0.50 となった. イオン速度がかなり共回転速度から遅れ, LP によるイオン観測
のイオンスピードに近い値を示した (図 34).

最後は νid = 250L−3 の時である. イオン速度は共回転速度の 45 から 50% 程度となり
(図 85), 4 RS で約 20 km/s, 7 RS で約 30 km/s を示した. イオン-ダスト衝突周波数は
イオンサイクロトロン周波数の約 2.2 倍で 4 RS で 4.0, 7 RS で 0.7 を示した (図 86 の
青線). 計算されたイオン速度は LP による観測に非常によく一致している.

全てに共通していることはダストはほとんどケプラー運動しているということである. ダ
ストはほとんどイオンには影響されずケプラー運動し続けるという結果が得られた. これ
は Khrapak et al. [2004] とも同様な結果を示している.

次節では, イオンとダストがクーロン衝突する場合を考え, 衝突周波数を与えることに
する.
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図 77 νid = 50L−3 の時のイオン速度と
ダスト速度
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図 78 イオンサイクロトロン周波数とイ
オン-ダスト衝突周波数
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図 79 νid = 100L−3 の時のイオン速度
とダスト速度
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図 80 イオンサイクロトロン周波数とイ
オン-ダスト衝突周波数
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図 81 νid = 150L−3 の時のイオン速度
とダスト速度
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図 82 イオンサイクロトロン周波数とイ
オン-ダスト衝突周波数
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図 83 νid = 200L−3 の時のイオン速度
とダスト速度
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図 84 イオンサイクロトロン周波数とイ
オン-ダスト衝突周波数
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図 85 νid = 250L−3 の時のイオン速度とダスト速度
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図 86 イオンサイクロトロン周波数とイオン-ダスト衝突周波数
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4.3.2 クーロン衝突

本研究では, イオンとダストがクーロン衝突をする場合を考えてイオン速度のモデリング
を行った. イオンとダストのクーロン衝突による衝突周波数は,

νid =4πnd

(
qde

4πε0mi(|vi − vd|2 + v2
thi)

)2 √
|vi − vd|2 + v2

thi

+ ndπr2
d

√
|vi − vd|2 + v2

thi (4.23)

と与えた. イオン密度 [m−3]は

ni =


6.0 × 107 (RS < 5)[
5.0

(
r

RS

)−4.3

+ 0.16
(

r

RS

)−3.2
]

× 1010 (RS > 5)
(4.24)

と与えた. すると電子密度 [m−3]は,

ne = ni −
qd

e
nd (4.25)

となり, 電子密度を 0 以上に保つためにダスト密度に制約を与えることができる. 今回は
2 通りのダスト密度で計算を行った. ダスト密度はイオン密度の 10−3 倍である,

nd =


6.0 × 104 (RS < 5)[
5.0

(
r

RS

)−4.3

+ 0.16
(

r

RS

)−3.2
]

× 107 (RS > 5)
(4.26)

と, 領域内にイオンとダストのみが存在する場合, nd = (e/qd)ni, を仮定して計算を行っ
た. ダストポテンシャルは 1 V, 温度は 1 eV を用いた. 温度はイオン, 電子, ダスト, 中性
ガスで等温とした. また, ダスト半径は 100 nm を用いた. また速度の初期値として, イオ
ンは中性ガスが太陽 UV などによって電離したと考え, ケプラー速度を与えた.

図 87 と 図 88 はその結果である. 横軸が土星からの距離 [RS], 縦軸が速度 [km/s] であ
る. 赤線は共回転速度, 緑線はケプラー速度, 水破線はイオンの半径方向速度, 水線はイオ
ンの経度方向速度, 青線はイオン速度の絶対値, 橙破線はダストの半径方向速度, 橙線はダ
ストの経度方向速度である. 結果はダスト密度がイオン密度の 10−3 倍の時も, 領域内に
イオンとダスト密度しか存在しない場合も共にイオン速度は共回転速度となった. ダスト
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速度はケプラー速度である. 図 87 と 図 88 それぞれの下図は土星からの距離に対する周
波数を示している. 横軸は土星からの距離 [RS], 縦軸は周波数 [1/s] である. 赤線がイオ
ンサイクロトロン周波数, 青線がイオン-ダスト衝突周波数となっている. どちらもイオン
サイクロトロン周波数よりイオン-ダスト衝突周波数の方が 2 桁程度小さい. そのためイ
オンは共回転運動している. そこで, 次は電離圏-磁気圏結合を考えて磁気圏電場がどのよ
うに与えられるか考える.
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図 87 ダスト密度が式 (4.26) で与えら
れる時の RS と速度との関係
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図 88 領域内にイオンとダストのみが存
在する場合の RS と速度との関係
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4.3.3 電離圏-磁気圏結合

これまで磁気圏内に生じる電場は電離圏で生成され磁気圏へと投影される共回転電場のみ
と考えていた. 今回は磁気圏内に生じる電場を考える. 磁気圏内電場はダストが担うと考
え, ケプラー速度による電場 (Ekep) を与えた. 磁気圏内のダストが基本的にはケプラー
運動すると考え, このように与えた. これら 2 つの電場から磁気圏内に存在する電場を記
述するために, 電離圏-磁気圏結合を考える. 図 89 は電離圏-磁気圏結合を表している. 電
離圏と磁気圏は磁力線を介してお互いが繋がる. その時, 電離圏と磁気圏とを結ぶ回路を
考え, そこを流れる電流や伝導度から生成される電場を考える. 電場は,

図 89 電離圏-磁気圏結合

E =
ΣiEcor − ΣmdEkep

Σi + Σmd
(4.27)

となる. ここで Σi は電離圏伝導度, Σmd は磁気圏のダストが担う伝導度である. 電離圏
伝導度は Σi = 1 を与えた [Cowley et al., 2004]. また磁気圏のダストが担う伝導度は,

Σmd =
νdi + νde + νdn

(νdi + νde + νdn)2 + ω2
d

ndq
2
d

md
× 10dd (4.28)

と与えた. dd はダスト層の厚さである. ダスト層の厚さをフリーパラメターとして与え
た. 本研究ではダスト層の厚さを dd = 106, 107, 108, 109, 1010 m の 5 通りで計算を
行った. ダスト密度は式 (4.26) を用いた. また温度は 1 eV, ダストポテンシャルは 1 V

で計算を行った.

図 90 から 図 94 はその結果である. それぞれの上側は土星からの距離に対する速度, 下
側は土星からの距離に対する周波数である. まず上側に着目して欲しい. 横軸は土星から
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の距離, 縦軸は速度である. 赤線は共回転速度, 緑線はケプラー速度, 水破線はイオンの半
径方向速度, 水線はイオンの経度方向速度, 青線はイオン速度の絶対値, 橙破線はダストの
半径方向速度, 橙線はダストの経度方向速度である. まず, dd = 106 m の時はイオンはほ
とんど共回転運動している (図 90 上). dd = 107 m の時はイオン速度は 4 RS 以下では
ほぼ共回転運動しているが, その後徐々に共回転速度から遅れる (図 91 上). そして 5 RS

より外側では土星からの距離が大きくなると共にイオン速度は増加する. イオン速度は共
回転速度の約 80% である. dd = 108 m の時は 3 RS までは共回転運動しているが, 徐々
に共回転速度から遅れ始め, 5 RS より外側では土星からの距離が大きくなると共にイオ
ン速度は増加する (図 92 上). dd = 109, 1010 m ではほとんどイオン速度はケプラー速
度となる (図 93 上, 図 94 上). 全体の傾向として, ダスト密度が一定である 5 RS より内
側で, 共回転速度から遅れ始める. これはダストサイクロトロン周波数が土星からの距離
の 3 乗に比例して小さくなるので, ダストが担う電気伝導度が大きくなる. ダストが担う
電気伝導度が大きくなることで電場は共回転電場から小さくなり, イオン速度が遅れ始め
る. 5 RS より外側ではダスト密度が土星からの距離に応じて減少する領域では, 今度はダ
ストが担う電気伝導度が小さくなる. これはダスト密度が減少していることに依存してい
る. そのため, ダスト密度が距離に応じて減少する 5 RS より外側では, イオン速度が距離
に応じて増加するようになる.

一方で, このパラメターではイオンとダストの衝突はほとんど効いていない. 図 90 から
図 94 の下側はイオンサイクロトロン周波数とイオン-ダスト衝突周波数の関係を示して
いる. 横軸は土星からの距離, 縦軸は周波数, 赤線がイオンサイクロトロン周波数, 青線が
イオン-ダスト衝突周波数である. 今回与えたパラメター全ての場合でイオンサイクロト
ロン周波数よりもイオン- ダスト衝突周波数の方が小さくなった. つまり, この結果から
クーロン衝突による影響はほとんどないということである.

以上より電離圏-磁気圏結合を考えることで, ダスト-プラズマ相互作用を記述することが
できた. ダストが担うケプラー電場が非常に重要で, イオン速度に大きく影響した. また,

ダスト層が厚いほどダスト-プラズマ相互作用がより強くなるということが分かった. 一
方で本パラメターでは, クーロン衝突はほとんどイオンに影響を与えないという結果と
なった.

次に, ダスト層の厚さを 108 m と固定して, ダスト密度をフリーパラメターとして与えた.

ダスト密度は極端な場合を考え, 領域内にイオンとダストのみが存在する場合と, 領域内
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にイオンと電子のみが存在する場合を考えた. ダストの最大密度は,

ndmax =


2.4 × 105 (RS < 5)

4.0

[
5.0

(
r

RS

)−4.3

+ 0.16
(

r

RS

)−3.2
]

× 107 (RS > 5)
(4.29)

である. また温度とダストポテンシャルは先ほどと同様にそれぞれ 1 eV, 1 V を与えた.

図 95 から 図 97 はその結果である. 上側は土星からの距離に対する速度, 下側は土星から
の距離に対する周波数である. 図の見方は 図 90 から 図 94 と同様である. まず領域内に
イオンと電子のみが存在する (nd ∼ 0) 場合, イオン速度は共回転速度である (図 95). こ
れは電場を担うダストが存在しないことで, 共回転電場しか磁気圏内に現れないためであ
る. 次に電子とダストが混在する場合である. パラメータとして 図 92 と同じものを与え
ている. ダストが存在することにより, ダストが担う磁気圏伝導度が大きくなり, 電場が共
回転電場よりも小さくなる (図 96). 領域内にイオンとダストのみが存在する (ne ∼ 0) 場
合, イオンは共回転速度の 30 % 程度となる (図 97).

以上より, ダスト密度もダスト-プラズマ相互作用を決めるための重要なパラメターである
ことが分かった. ダスト密度が大きい時, イオン速度はより共回転速度から遅れ, ダスト密
度が小さい時はイオンは共回転運動する.
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図 90 T = 1 eV, φs = 1 V, dd = 106 m
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図 91 T = 1 eV, φs = 1 V, dd = 107 m
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図 92 T = 1 eV, φs = 1 V, dd = 108 m
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図 93 T = 1 eV, φs = 1 V, dd = 109 m

2 3 4 5 6 7 8 9 10
0

20

40

60

80

100

Io
n 

ve
lo

ci
ty

 [k
m

/s
]

2 3 4 5 6 7 8 9 10

10
0

Distance from Saturn [Rs]

F
re

qu
en

cy
 [1

/s
]

図 94 T = 1 eV, φs = 1 V, dd = 1010 m
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図 95 イオンと電子のみが領域内に存在
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図 96 電子とダストが領域内に混在
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図 97 イオンとダストのみが領域内に存在
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5 考察

本論文では 3 章で LP でのイオンスピード観測, 4 章でイオン, ダスト, 電子の 3 成分
MHD 方程式用いてイオン速度のモデリングを行った. 観測から, プラズマディスク中で
のイオンスピードは 7 RS より内側では共回転速度の約半分, 7 RS より外側ではスピード
は散乱し増加するという結果が得られた. またモデリングからはダスト密度が高くダスト
層が厚い場合, 磁気圏電場が共回転電場よりも弱くなり, イオン速度は共回転速度とケプ
ラー速度の間となった.

LP 観測からは, イオンは共回転速度とケプラー速度の約半分の速度を持つことが示され
た. またモデリングからも, 高ダスト密度, ダスト層が厚い場合に観測と同様な共回転速
度とケプラー速度の中間の値が得られた. Saur et al. [2004] では Hill [1979] のモデル
を用いて土星磁気圏の共回転遅延を明らかにした. 彼らは共回転遅延の原因として半径方
向への質量輸送, イオンと中性ガスとの衝突, イオンピックアップを挙げた. 彼らのモデ
ルでは 5 RS より外側では共回転遅延が生じていた. しかし, 本研究や Wahlund et al.

[2005, 2009] では 5 RS より内側でも共回転遅延が起こっていることが確認された. この
現象を説明するために今回, イオンとダストの相互作用を考えた結果, 5 RS より内側での
共回転遅延を説明することができた. では, どういう条件の時に観測値とモデリングの結
果が一致するのかについて考察を行う. 図 98 は観測データとモデリングの結果を併せて
プロットしたものである. モデリングで与えたパラメターはイオン密度は式 (4.24), ダス
ト密度は式 (4.26), 温度は 1 eV, ダストポテンシャルは 1 V, ダスト半径は 100 nm で
あった. 横軸は土星からの距離 [RS], 縦軸はイオン速度 [km/s] を表している. 赤線は共
回転速度, 緑線がケプラー速度である. 桃線, 水線, 青線はモデリングの結果である. 桃線
はダスト層の厚さが 107 m の時, 水線はダスト層の厚さが 108 m の時, 青線がダスト層
の厚さが 109 m の時である. 黒点が観測点である. 本研究からはダスト層の厚さ dd [m]

が 107 < dd < 108 程度の時, モデリングは観測によく合うという結果が得られた. これ
はちょうど土星の半径から直径程度の長さである. 一般的に E リングの厚さは ∼ 107 m

程度とされているので, 今回の結果はそれと一致している. 一方で, 本研究からは今回与え
たパラメターではイオンとダストのクーロン衝突はあまり影響しない. クーロン衝突が影
響するためにはダスト密度を大きくする (イオン密度を大きくする) ことが一番効果的で
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図 98 観測データとモデリングの結果を重ねあわせた図

ある. しかし, 今回はイオン密度を与えてしまったためにダスト密度に制約ができ, クー
ロン衝突が効果を表し始めるダスト密度まで, 密度を大きくすることが出来なかった. た
だ, 今回与えたダスト密度は 104–105 m−3 程度で Yaroshenko et al. [2009], Shafiq et

al. [2011] で推定されているダスト密度と同程度の値を用いている. それ故, 決してアン
ダーエスティメイトではないと考えている.

Wahlund et al. [2009] では土星内部磁気圏には 2 種のイオンが存在すると提案した. 1

つは内部磁気圏を共回転速度で運動しているイオン, もう 1 つはケプラー速度近辺で運動
しているイオンである. ホットなイオン (À 10–50 eV) はダストに捕捉されることなく共
回転し続け, 一方コールドなイオン (数 eV) はダストの影響を受け共回転速度から遅れる.

数 eV 程度の粒子を測定することが可能な LP 観測から, 本研究では共回転速度の 50%

以下であるイオンスピードが得られた. 一方で, 数百 eV の粒子を観測できる CAPS の
観測からはイオンスピードは共回転速度の 50–80% 程度であった [Wilson et al., 2008,

2009; Thomsen et al., 2010]. これらの結果は, Wahlund et al. [2009] が提案したように
土星内部磁気圏には 2 種類のイオンが存在していることを示している.
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これまでの多くの観測では, 磁気軸と自転軸の傾きがほとんどないのにも関わらず, 土星
磁気圏プラズマの自転方向の変動が示された. 本研究でも, LP による観測からイオンス
ピードの SKR 経度依存性が存在している可能性を示した. E リングに対してプラズマ
ディスクが少し傾いていることによってイオンとダストが混在する領域, 一方でイオンと
ダストが混在しない領域が存在していると考えられている. これはイオンとダストの各パ
ラメターの経度方向依存性が明らかに存在していることを示している. パラメターの経度
方向依存性は自転方向の変動を見出すためには非常に重要となってくるだろう.
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6 まとめ

本研究では, LP のデータを用いてイオンスピードの解析を行った. Cassini RPWS/LP

(Rev003–087) からの低エネルギーイオンスピードの観測結果は, プラズマディスク中の
イオンスピードは 7 RS より内側では共回転速度の約 50% で, 7 RS より外側ではイオン
スピードは散乱し始め, 増加した. また, SKR 経度とイオンスピードとの関係は経度 0◦

ではスピードが遅く, ±180◦ に向かって徐々に増加, 散乱する傾向を示し, 経度方向の依
存性を示唆した. 更にイオンスピードの LT 依存性については, 7 RS より内側では顕著に
は見られなかった. 一方 7 RS より外側では夜側の方が昼側に比べてややスピードが大き
いという結果が得られ, 夜側でのダストポテンシャルの変化が昼側に比べて卓越している
可能性を示唆した. しかしきちんと確かめるには更なるパスのデータ解析を擦る必要があ
るだろう.

また本研究ではイオンとダストの衝突の関係を見るために, イオン, ダスト, 電子からなる
3 流体 MHD 方程式を用いてイオンとダストの速度を計算した. まず衝突周波数をパラ
メターとして与えた結果, 観測に一致するためには少なくともイオンサイクロトロン周波
数の約 2 倍のイオン-ダスト衝突周波数が必要であることが分かった. 次にイオンとダス
トがクーロン衝突すると考え, 衝突周波数を与えて計算を行った. 計算結果はクーロン衝
突はあまり生じず, イオンはあまりダストの影響を受けなかった. そこで, 磁気圏-電離圏
結合を考え, 磁気圏に生じる電場を考えた. その結果, イオン速度は共回転速度から遅れ
た. 共回転遅延に重要なパラメターはダスト密度, ダスト層の厚さが重要であることが分
かり, ダスト密度が高く, ダスト層が厚い時, ダスト-プラズマ相互作用が顕著になること
が分かった. ダスト層の厚さ dd [m] が 107 < dd < 108 の時, 観測によく一致した.

今後の研究課題として, これまでの観測からプラズマの経度方向依存性が報告されている.

それ故, 各パラメターの経度方向依存性を考慮していかなければならないと考えている.

そのためには更に LP のデータ解析を始め, その他の Cassini チームと協力して研究を進
めていきたい. またモデリングについても, まずは磁気圏電場を考慮して, どの程度イオン
ダイナミクスに影響するのかを解明していきたい.
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