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1. はじめに

　天王星は太陽から約19 auの距離に位置し，地球
のおよそ14.5倍の質量を持つ巨大氷惑星である．天
王星の最大の特徴は，自転軸が公転面に対して98
度傾いている点である．天王星の周りを回る主な衛
星やリングも全て傾いた軌道を持っており，天王星
系全体がいわゆる横倒しの状態で太陽の周りを公
転していることになる．天王星系が傾いた原因として
は，巨大天体衝突(ジャイアントインパクト)が有力で
あると考えられている[1]．
　天王星には2024年6月時点で28個の衛星が確認
されており，その中でも特に大きな5つ(内側から順
にミランダ，アリエル，ウンブリエル，チタニア，オベ
ロン)は天王星の5大衛星とよばれている．5大衛星
は軌道長半径が天王星半径の5倍から23倍の間に
位置し，天王星衛星系の総質量(天王星質量のおよ
そ10-4倍程度)の約99%を占めている．また天王星の
主成分が氷であるにも関わらず，ミランダ以外の4衛
星(これらを特に4大衛星ともよぶ)は氷と岩石の比が
1:1程度であると推定されている．なお5大衛星およ

びその内側を回る衛星は，いずれも軌道離心率�軌
道傾斜角が小さな規則衛星である一方で，5大衛星よ
り外側の軌道には主に不規則衛星が回っている．

2. 天王星衛星系の形成シナリオ

　天王星衛星系の起源については，これまでに様々
なシナリオが提案されてきた．ここでは主な3つの形
成シナリオについて簡単に紹介する．

2.1　周惑星円盤シナリオ
　天王星は形成の最終段階で周囲の原始惑星系円
盤ガスを集積し，周惑星円盤を形成する．この周惑
星円盤内で「微衛星」の合体成長により現在の衛星
系が誕生したと考えるのが，周惑星円盤シナリオで
ある[2]．木星のガリレオ衛星や土星のタイタンなど
も同じメカニズムで形成されたと考えられており，惑
星と衛星系の質量比(〜10-4)を自然と説明できる点
が大きな強みである1．ただし，周惑星円盤は原始惑
星系円盤の降着により形成されているため，この段
階では天王星系は公転面に対して傾いていないと考
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えられる．そのため，周惑星円盤内で衛星系が形成
された後に巨大天体衝突などにより天王星系全体を
横倒しにする必要があるが，この際に衛星系の軌道
が安定に保存される保証はない．そこで，軌道が不
安定化した衛星同士が衝突破壊され，その破片の
再集積により衛星を「再形成」するアイデアなども提
案されているが[4]，いずれにしても現在の天王星衛
星系を再現するためには複雑な形成過程を考えなけ
ればならない．

2. 2　デブリ円盤シナリオ
　天王星の周囲に岩石や氷からなるデブリ円盤が
形成された後，潮汐トルクにより天王星のロッシュ半
径以遠まで拡散した固体成分が集積することで現
在の衛星系が誕生したと考えるのが，デブリ円盤シ
ナリオである[5]．土星の近くを回る規則衛星なども
同じメカニズムで形成されたと考えられており，軌道
半径が大きいほど衛星の質量が大きくなる特徴を自
然と説明可能である2．ただし，デブリ円盤の起源と
しては天王星に近づいた原始惑星や彗星の潮汐破
壊が想定されており，形成されるデブリ円盤の質量
や成分などが現在の衛星系と調和的である保証は
ない．また周惑星円盤シナリオと同様に，衛星系形
成メカニズムとは別に巨大天体衝突などにより天王
星系全体を横倒しにする必要があり，やはり現在の
天王星衛星系を再現するためには複雑な形成過程
を考えなければならない．

2. 3　巨大天体衝突シナリオ
　天王星に原始惑星が衝突し，その際に天王星周
囲に散らばった氷や岩石が集積することで現在の衛
星系が誕生したと考えるのが，巨大天体衝突シナリ
オである[1,7]．天王星の自転軸の傾きと，天王星の
赤道面上を回る衛星系の形成を同時に説明可能で
あり，上記2つのシナリオのような多段階過程を必要
としない点が大きなメリットといえる．なお実際に天
王星で巨大天体衝突が起きる確率を求めることは難
しいが，巨大惑星領域においてペブル集積過程によ
り火星や地球サイズの原始惑星が多数形成された可
能性[8]，およびそれらの原始惑星が巨大天体衝突

を繰り返すことで天王星�海王星が形成された可能
性が指摘されており[9]，天王星軌道付近での巨大天
体衝突はそれほど稀なイベントではないことが期待
される．

2.4　形成シナリオへの制約
　ここでは天王星衛星系の形成シナリオについて三
者三様のアイデアを紹介したが，実際にどのシナリ
オが正しいのかを決着付けるためにはどのような制
約が必要になるだろうか．将来的に天王星およびそ
の衛星系の探査が進めば，各衛星の表面組成や内
部構造などに関して詳細なデータが取得されること
になる．例えばここで，取得された各衛星の組成と天
王星の組成あるいは周惑星円盤で期待される組成
が異なった場合，異なる組成を持つ天体をもとにし
たデブリ円盤シナリオや巨大天体衝突シナリオが有
力となるかもしれない．しかし，いずれのシナリオの
場合も衛星系形成の母体となる周天王星円盤自体
が熱力学的に時間進化する可能性があり，単純な組
成比較等からシナリオの切り分けを行うことは実際
には難しいと考えられる．
　そこで現状では，数値計算により各シナリオの実
現可能性を検証し，天王星衛星系の特徴の再現性
を調べることを通して，各物理過程に対する制約を
与えることをまずは目指すべきであろう．次章から
は，主に筆者らが中心に研究を進めてきた巨大天体
衝突シナリオについて，詳しく解説していくこととす
る．

3. 天王星への巨大天体衝突 
　(SPH計算)

　衛星系形成の議論に入る前に，天王星への巨大
天体衝突に関する数値シミュレーションについて
まとめておこう．天王星の自転軸傾斜を巨大天体
衝突によって説明するアイデア自体は古くから提
案されていたが，数値計算による検証は1992年に
SPH(Smoothed Part icle Hydrodynamics) 法
を用いた天王星への巨大天体衝突シミュレーション
により初めて行われた[1]．彼らは衝突してくる原始
惑星の質量と系の総角運動量をパラメータとして数
値計算を行い，巨大天体衝突による天王星の角運2詳しくは参考文献[6]を参照．
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動量と自転軸傾斜角の変化を調べた．その結果，天
王星に地球の数倍程度の質量を持つ原始惑星が衝
突することで現在の天王星の自転が説明できること
が示されただけでなく，さらにその際に衛星系の材
料物質が天王星周囲にばらまかれる可能性も示唆
された．ただし，ここで数値計算に用いられた粒子
数は天王星と原始惑星を合わせて8,000個であり，
1粒子の質量が天王星衛星系の総質量を超えている
ため，その後の衛星系形成の議論を行うには解像度
が全く足りていなかった．
　それから四半世紀がたった頃，ようやく高解像度
(105-106粒子)でのSPHシミュレーションが複数の研
究グループによって行われ，天王星への巨大天体衝
突，およびそれによって形成される周天王星円盤に
関して，より詳細な描像が明らかにされた[7,10]．結
論から言うと，現在の天王星系の傾きを説明可能な
巨大天体衝突のパラメータ範囲において，衝突によ
り形成される周天王星円盤は「重くて」「コンパクト」で
あることがわかったのである．巨大天体衝突直後に
周天王星円盤を形成した粒子の質量はおよそ天王
星質量の10-2倍程度であり，現在の天王星衛星系の
総質量より100倍ほど重い．またその円盤質量の大
部分は天王星半径の2倍程度以内の距離に存在して
おり，現在の天王星衛星系の軌道よりもはるかに内
側である．そのため，巨大天体衝突直後に形成され
た周天王星円盤をそのまま初期条件として衛星系を
形成することは難しいことが明らかになった．
　なお，周天王星円盤を構成する物質の氷-岩石比
については，用いた状態方程式やパラメータ等に応
じて様々な結果が出ているが，こちらについては6章
で議論する．

4. 天王星の衛星系形成(N体計算)

　天王星への巨大天体 衝突に関するSPHシミュ
レーションの結果，現在の衛星系を説明するには過
剰な質量の周天王星円盤が形成されたわけだが，
考えようによっては質量が足りないよりはよいともい
える．円盤の主成分は氷なので巨大天体衝突直後
はほぼ蒸発していると考えられ，冷却して固体円盤
を形成する前に十分に拡散�降着すれば，軽くて幅
広い円盤へと進化する可能性がある．そこで筆者ら

は，まずは適当な円盤進化の仮定のもとで最終的な
固体円盤の構造を与え，その固体円盤を初期条件と
して現在の天王星衛星系が形成可能であるかを検
証することにした[11]．

4.1　計算方法
　衛星形成の検証にはN体計算を用いた．天王星
周りの固体円盤内で粒子同士の重力相互作用を計
算し，合体成長により衛星系が形成されていく過
程を求めた．時間積分には4次のエルミート法[12]
もしくは2次のリープフロッグ法を，その場の粒子
の成長タイムスケールに合わせて適当な方を採用し
た．また，大規模並列粒子法シミュレーションのた
めの汎用高性能ライブラリFDPS(Framework for 
Developing Part icle Simulator) [13]を導入し計
算の高速化を行った3．
　ここでは簡単のため，粒子は全て密度1.40 g/cm3

で一様とし，粒子同士の衝突については反発係数の
法線成分が0.1，接線成分が1である非弾性衝突とし
た．衝突後の粒子間の相対速度がお互いの脱出速度
より小さい場合，この2粒子は重力的に束縛されてい
るとみなし，1粒子に合体させた．このとき衝突破壊
などは考えず，質量保存と運動量保存のもとでの完
全合体を仮定した．
　固体円盤の初期条件として，円盤の質量と面密度
分布の2つをパラメータにとった．円盤質量に関して
は，衛星に集積せずに中心星に降着したり系外に散
乱したりする分も考慮して，現在の衛星系の総質量
の数倍程度に設定した．また円盤面密度分布に関し
ては，軌道長半径に対して一定の冪の依存性を仮定
し，SPHシミュレーションの結果[7]から推定される
冪の値がそのまま保存されるものとして与えた．この
とき冪は常に-3から-1.5の間の負の値となる．固体円
盤の内側境界は天王星表面とし，外側境界は5大衛
星のうち最も外側を回るオベロンの軌道付近とした．

4. 2　計算結果
　代表的な初期条件に対して，初期粒子数10,000で
N体計算を行った結果を示す．なおここでは，5大衛
星の中で桁で質量の小さい最も内側のミランダを除
3数値計算手法についてのより詳細な説明は，参考文献[11]を
参照．
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いた4大衛星のみに注目して結果を議論する．
　図1に円盤質量が衛星系の総質量の3倍，円盤面
密度分布の冪が-1. 5の場合，およびそれぞれ4倍，
-2.15の場合の結果を示す．いずれの場合も，現在の
天王星衛星系の分布と比べると以下の3点が異なっ
ていることがわかる．まず4大衛星より内側の軌道
に，実際には存在していない4大衛星サイズの衛星が
複数個形成されている．また4大衛星の内側の2衛星
に関しては，実際の質量よりもやや大きい衛星が形
成されている．一方で4大衛星の外側の2衛星に関し
ては，実際の質量よりも小さい衛星がより内側の軌
道に形成されている．ここで示した2例以外にも全部
で6通りの初期条件のもとで同様のN体計算を行っ
たが，以上の3点の特徴は全ての場合で確認された
[11]．
　なおこれらの特徴は，主に円盤面密度の冪が負の
値であることから生じていると考えられる．つまり，
円盤内側ほど衛星形成に使える材料物質が多くな
ることで，より大きな衛星が形成されることになった
のである．SPHシミュレーションの結果[7,10]による
と，巨大天体衝突直後に形成されている周天王星円
盤の面密度分布の冪は常に-1より小さくなっている
ため，単純にその冪を保存したまま拡散進化した円
盤からは現在の天王星衛星系は再現できないことが
わかった．

4. 3　衛星系の軌道進化
　次に，形成後の衛星系の軌道進化についても検討
を行なった．衛星は主に中心惑星との間の潮汐相互

作用によって，長い時間をかけて軌道が変化するこ
とが知られている[14]．衛星の軌道長半径が中心惑
星の共回転半径より内側の場合は，衛星は中心惑星
から負のトルクを受けて角運動量を失い，中心惑星
方向に軌道移動する．逆に衛星の軌道長半径が中
心惑星との共回転半径より外側の場合は，衛星は中
心惑星から離れる方向に軌道移動する．天王星の共
回転半径は5大衛星の軌道よりもやや内側にあるた
め，この軌道移動を考えることで，特に内側の衛星
系の分布が大きく時間変化する可能性がある．
　そこでN体計算の結果に対して，潮汐相互作用に
よる軌道進化の解析的なモデル[14]を用いて，45億
年間での軌道進化過程を推定した．ここでは衛星同
士の重力相互作用は無視し，衛星同士の軌道が重
なった場合には質量保存のもとで完全合体させた．
図1に対応する軌道進化計算の結果を図2に示す．
いずれの場合も，天王星の共回転半径より内側の衛
星は内側に軌道移動し，106年程度の時間をかけて
天王星に落下している．一方で天王星の共回転半径
より外側の衛星は外側に軌道移動し，お互いに衝突
合体していくことで最終的に衛星の個数が4個まで
減っていることがわかる．なお衛星と天王星との間
の潮汐相互作用は，衛星の軌道長半径が小さいほど
(つまり天王星に近いほど)強いため，軌道長半径が
大きい衛星はほとんど軌道移動をしていないことが
わかる．
　以上のとおり，形成後の衛星系の軌道進化を考え
ることで，4大衛星より内側の軌道に形成されていた
実際には存在していない衛星については，軌道移動

図1:	形成された衛星の軌道長半径と質量の分布．緑の破線は天王星半径の位置，赤丸はN体計算の結果で，エラーバーはその衛星のヒル半径
の5倍の範囲を示しており，青星は4大衛星(左から順にアリエル，ウンブリエル，チタニア，オベロン)を示している．(a)円盤質量が衛星系の
総質量の3倍，円盤面密度分布の冪が-1.5の場合．(b)それぞれ4倍，-2.15の場合．[11]より引用の図を一部改変．
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により全てその軌道からいなくなる可能性が示唆さ
れた．しかし，軌道移動にともなう衝突合体過程に
より，4大衛星のうちの内側の衛星の質量がさらに大
きくなった一方，外側の衛星はほとんど軌道移動を
しないこともわかった．つまり，たとえ衛星系の軌道
進化過程を考慮したとしても，依然として現在の天
王星の衛星系を再現することはできないことが結論
付けられたのである．

5. 周天王円盤の熱力学的進化

　前章では，周天王星円盤の面密度分布の冪として
巨大天体衝突直後の値をそのまま用いていた．しか
し実際には巨大天体衝突のSPH計算[7]で示され
ているとおり，巨大天体衝突直後は円盤を形成して
いる氷粒子はほぼ完全に蒸発しており，その後の冷
却過程と拡散過程を考えると円盤の面密度分布の
冪は時間変化する可能性がある．そこで筆者らは次
に，巨大天体衝突後の周天王星円盤の熱力学的進
化を解くことで，衛星系形成の母体となる固体円盤
の面密度分布の冪の時間進化を議論した[15]．

5.1　粘性拡散円盤進化モデル
　巨大天体衝突によって生じた水蒸気円盤(水素と
ヘリウムとの混合ガス円盤)は，原始惑星系円盤と同
様に粘性拡散進化をすると考えられる．ここで円盤
の温度は，赤道面での粘性加熱と円盤表面での輻

射冷却のつり合いで決まるとし，円盤の粘性はいわ
ゆる「α粘性モデル」[16]で与えられるとした．このと
き，水蒸気円盤の面密度分布の時間進化は粘性拡
散方程式で記述される．この拡散方程式は解析的
に解くことができ，最終的に円盤の面密度分布と温
度分布は冪を一定に保ったまま(この特徴は「自己相
似解」とよばれる)準静的に進化することが知られて
いる[17]4．
　図3に，周天王星円盤の粘性拡散方程式を数値
的に解いた結果を示す．巨大天体衝突によって生じ
た水蒸気円盤は，時間とともに拡散および冷却しな
がら速やかに自己相似解に漸近していることがわか
る．なお，図中の各丸が示す内容については次節で
述べる．

5. 2　固体氷円盤の形成
　冷却しながら拡散する水蒸気円盤の温度が氷の
凝縮温度を下回ると，その場で水蒸気が氷に凝縮し
て固体氷円盤を形成する．円盤中での氷の凝縮温
度を240Kとして，氷の凝縮軌道長半径(スノーライ
ン)の時間進化，および固体氷円盤の面密度分布を
図4に示す．氷の凝縮は円盤の粘性拡散進化が十
分に進んでから始まるため，そのときの円盤の構造
は初期条件によらずほぼ自己相似解に従うことにな
る．ここで最も注目すべきは，巨大天体衝突直後に

4詳しくは例えば教科書[18]を参照．

図2:	形成された衛星の，天王星との間の潮汐相互作用による軌道移動．実線は各衛星の軌道の時間進化，破線は天王星半径，点線は天王星
の共回転半径を示している．[11]より引用の図を一部改変．
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Figure 2.7: Tidal evolution of orbits of grown-up particles for Disk1
(upper panel) and Disk2 (lower panel). Solid lines indicate orbital
evolution of particles with time, and long and short dashed lines re-
spectively indicate the Uranian radius and corotation radius. Here,
gravitational interaction between particles is not considered. When
particles’ orbits overlap, they are merged into one based on the law of

mass conservation.
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は負の冪の面密度分布を持っていた水蒸気円盤が，
拡散冷却進化過程を経ることで，最終的に正の冪の
面密度分布を持つ固体氷円盤になっている点であ
る．この理由を以下に簡単に説明する．
　粘性拡散進化する水蒸気円盤自身の面密度分布
は負の冪を持っているため，天王星に近い内側ほど
面密度は大きくなる．円盤赤道面での粘性加熱は面
密度が高いほど強くなるので，面密度が小さい外側
ほどより速く氷の凝縮温度まで冷却されることにな
る．一方で水蒸気円盤全体の面密度は拡散によって
時間とともに小さくなっていくので，より遅い時間に

氷の凝縮温度を下回る領域ほどより小さな面密度の
固体氷円盤を形成することになる．以上の結果，周
天王星水蒸気円盤は拡散冷却進化をしながら外側
から順に氷に凝縮していくことで，最終的に正の冪
の面密度分布を持つ固体氷円盤となることがわかる
(図3の各丸を参照)．
　さて円盤外側でいったん氷が凝縮し始めると，そ
れ以降により外側に拡散した円盤中にはもう水蒸
気は含まれていないため，固体氷円盤の最大半径
は最初に円盤温度が氷の凝縮温度を下回る位置で
決まることになる．固体氷円盤の最大半径が決まる

図3:	周天王星水蒸気円盤の(a)温度分布と(b)面密度分布の時間進化．ここでは氷の凝縮は無視している．実線と破線はそれぞれ数値的に解い
た結果および解析解を示しており，上から下に向かって順に0年，10年，102年，103年，104年後のスナップショットである．(a)の点線は240K
を示しており，各丸は各時刻で氷の凝縮が起きる点を示している．(a)時間の経過とともに，氷の凝縮が円盤外側から内側に向かって進んで
いる．(b)時間の経過とともに，氷が凝縮する円盤半径での固体氷円盤の面密度が小さくなっている．[15]より引用の図を一部改変．
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without radial drift. Owing to the disk gas depletion, ‘type I migra-
tion’ of proto-satellites caused by the torque from density waves in 
the disk would not be important, either (Methods). Therefore, the 
satellitesimals and satellites must be formed in situ.

The vaporization of rocks occurs at T > 2,000 K (ref. 16). Owing 
to the high vaporization or condensation temperature, silicate 
(rock components) grains should quickly re-condense, while the 
disk is still massive and compact. Our model naturally produces 
an enhanced rock-to-ice ratio of the satellites because the ices con-
dense after a reduction of water vapour by two orders of magni-
tude, whereas the rocks condense before substantial reduction has 
occurred. Although the silicates condense only in the inner region, 
they would also spread uniformly in the disk. Because silicate par-
ticles are not sticky at silicate–silicate collisions17, they do not grow 
larger than about 100 μm and they radially spread with the turbu-
lent viscous dissipation in the disk, unless the turbulence is very 
weak (see Methods). After the disk cools down and ice condensa-
tion starts, silicate particles can stick to icy particles or ices may 
condense to the silicate particle surface beyond the ice line one after 
another, which could potentially account for a relatively uniform 
rock-to-ice ratio (about O(1)) of all the satellites. Thus, our model 
may also solve the small rock-to-ice ratio produced by previous 
simulations1,3,4, although more detailed investigation is needed.

The condensed ice mass distribution peaks strongly at � rmax
I

.  
This is consistent with the mass–orbit distribution of Uranian satel-
lites (Fig. 1). We have performed a direct three-dimensional N-body 
simulation from 10,000 bodies with the individual masses 0.92 × 
10−8 MU that follow the ice distribution given by equation (8) with 
rmax ¼ 20 rU
I

 and β = γ03 = 1 (Methods). We note that pebble accre-
tion is negligible in our system (Methods). The result reproduces 

the mass–orbit configuration of the current Uranian satellites in  
Fig. 1. In a longer run, a more consistent result would be obtained 
(see the legend to Fig. 1). Because orbital migration of satellites is 
not important, the satellites are not trapped in resonant orbits, and 
the mass of accreted satellites is consistent with the isolation mass 
in the oligarchic growth model of ref. 18, given by (see Methods and 
equation (53)):

miso

MU
’ 0:74 ´ 10�4β�3=2γ3=203

r
20rU

� �21=4

ð11Þ

We also performed N-body simulations from ordinary Σice-
distributions with a negative radial gradient and robustly showed 
that a positive gradient of Σice is required to reproduce the current 
mass–orbit configuration19.

We have shown that the current Uranian major satellites are 
very well reproduced by the derived analytical formulas based on 
viscous spreading and cooling of the disk generated by an impact 
that is constrained by the spin period and the tilted spin, indepen-
dently of the details of the initial disk parameters. Although we have 
focused on Uranus, the model here provides a general scenario for 
satellite formation around ice giants with scaling by the mass and 
the physical radius of a central planet, which is completely differ-
ent from satellite-formation scenarios around terrestrial planets and 
gas giants. It could also be applied to the inner region of Neptune’s 
satellite system, where we can neglect the effect of Triton that may 
have been captured20. Observations suggest that many of the super-
Earths discovered in exoplanetary systems may consist of abundant 
water ice, even in close-in (warm) orbits21. The model here may also 
provide insights into possible icy satellites of super-Earths.
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Fig. 2 | The evolution of the disk of a mixture of H/He gas and water vapour and the associated ice condensation. a, The evolution of the disk  
surface density of a mixture of H/He gas and water vapour Σg. b, The evolution of the disk temperature T with α = 10−3. The solid and dashed red  
lines are the numerically solved distribution and the analytical distribution (equations (2) and (3)). In panels a and b, the upper to lower curves for  
r < 10rU represent the distributions at t = 0, 10, 102, 103 and 104 years. The initial disk for the numerical calculation is set to be centrally confined,  
Σg,imp ¼ 2:4 ´ 108ðr=rUÞ�3 kg m�2

I
 with a truncation at r = 10rU, which has Md,imp = 10−2 MU and 〈rd,imp〉 ≃ 2.3rU. In the analytical self-similar formula,  

rd0 = 3rU and Σd0 = 0.3 Σg,imp are used, according to the conversion given by equations (5) and (6). c,d, The time evolution of the ice line is plotted in panel 
d. The blue, red and light blue lines are for Md,imp = 3 × 10−3 MU, 10−2 MU and 3 × 10−2 MU, respectively. When T becomes equal to Tice, we assume that ice 
condenses with the surface density Σice = γΣg at that time (panel c), where we assumed γ = 0.3.
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without radial drift. Owing to the disk gas depletion, ‘type I migra-
tion’ of proto-satellites caused by the torque from density waves in 
the disk would not be important, either (Methods). Therefore, the 
satellitesimals and satellites must be formed in situ.

The vaporization of rocks occurs at T > 2,000 K (ref. 16). Owing 
to the high vaporization or condensation temperature, silicate 
(rock components) grains should quickly re-condense, while the 
disk is still massive and compact. Our model naturally produces 
an enhanced rock-to-ice ratio of the satellites because the ices con-
dense after a reduction of water vapour by two orders of magni-
tude, whereas the rocks condense before substantial reduction has 
occurred. Although the silicates condense only in the inner region, 
they would also spread uniformly in the disk. Because silicate par-
ticles are not sticky at silicate–silicate collisions17, they do not grow 
larger than about 100 μm and they radially spread with the turbu-
lent viscous dissipation in the disk, unless the turbulence is very 
weak (see Methods). After the disk cools down and ice condensa-
tion starts, silicate particles can stick to icy particles or ices may 
condense to the silicate particle surface beyond the ice line one after 
another, which could potentially account for a relatively uniform 
rock-to-ice ratio (about O(1)) of all the satellites. Thus, our model 
may also solve the small rock-to-ice ratio produced by previous 
simulations1,3,4, although more detailed investigation is needed.

The condensed ice mass distribution peaks strongly at � rmax
I

.  
This is consistent with the mass–orbit distribution of Uranian satel-
lites (Fig. 1). We have performed a direct three-dimensional N-body 
simulation from 10,000 bodies with the individual masses 0.92 × 
10−8 MU that follow the ice distribution given by equation (8) with 
rmax ¼ 20 rU
I

 and β = γ03 = 1 (Methods). We note that pebble accre-
tion is negligible in our system (Methods). The result reproduces 

the mass–orbit configuration of the current Uranian satellites in  
Fig. 1. In a longer run, a more consistent result would be obtained 
(see the legend to Fig. 1). Because orbital migration of satellites is 
not important, the satellites are not trapped in resonant orbits, and 
the mass of accreted satellites is consistent with the isolation mass 
in the oligarchic growth model of ref. 18, given by (see Methods and 
equation (53)):

miso

MU
’ 0:74 ´ 10�4β�3=2γ3=203

r
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We also performed N-body simulations from ordinary Σice-
distributions with a negative radial gradient and robustly showed 
that a positive gradient of Σice is required to reproduce the current 
mass–orbit configuration19.

We have shown that the current Uranian major satellites are 
very well reproduced by the derived analytical formulas based on 
viscous spreading and cooling of the disk generated by an impact 
that is constrained by the spin period and the tilted spin, indepen-
dently of the details of the initial disk parameters. Although we have 
focused on Uranus, the model here provides a general scenario for 
satellite formation around ice giants with scaling by the mass and 
the physical radius of a central planet, which is completely differ-
ent from satellite-formation scenarios around terrestrial planets and 
gas giants. It could also be applied to the inner region of Neptune’s 
satellite system, where we can neglect the effect of Triton that may 
have been captured20. Observations suggest that many of the super-
Earths discovered in exoplanetary systems may consist of abundant 
water ice, even in close-in (warm) orbits21. The model here may also 
provide insights into possible icy satellites of super-Earths.
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surface density of a mixture of H/He gas and water vapour Σg. b, The evolution of the disk temperature T with α = 10−3. The solid and dashed red  
lines are the numerically solved distribution and the analytical distribution (equations (2) and (3)). In panels a and b, the upper to lower curves for  
r < 10rU represent the distributions at t = 0, 10, 102, 103 and 104 years. The initial disk for the numerical calculation is set to be centrally confined,  
Σg,imp ¼ 2:4 ´ 108ðr=rUÞ�3 kg m�2

I
 with a truncation at r = 10rU, which has Md,imp = 10−2 MU and 〈rd,imp〉 ≃ 2.3rU. In the analytical self-similar formula,  

rd0 = 3rU and Σd0 = 0.3 Σg,imp are used, according to the conversion given by equations (5) and (6). c,d, The time evolution of the ice line is plotted in panel 
d. The blue, red and light blue lines are for Md,imp = 3 × 10−3 MU, 10−2 MU and 3 × 10−2 MU, respectively. When T becomes equal to Tice, we assume that ice 
condenses with the surface density Σice = γΣg at that time (panel c), where we assumed γ = 0.3.
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図4:	(a)周天王星水蒸気円盤のスノーラインの時間進化，および(b)凝縮した固体氷円盤の面密度分布．実線と破線はそれぞれ数値的に解いた
結果および解析解を示しており，左図では上から下に向かって順に初期円盤質量が天王星質量の3×10-3倍，10-2倍，3×10-2倍の場合の結
果である．右図ではこの3つの場合の結果がほぼ重なっており，初期条件によらない面密度分布が得られていることがわかる．[15]より引用
の図を一部改変．

LETTERS NATURE ASTRONOMY

without radial drift. Owing to the disk gas depletion, ‘type I migra-
tion’ of proto-satellites caused by the torque from density waves in 
the disk would not be important, either (Methods). Therefore, the 
satellitesimals and satellites must be formed in situ.

The vaporization of rocks occurs at T > 2,000 K (ref. 16). Owing 
to the high vaporization or condensation temperature, silicate 
(rock components) grains should quickly re-condense, while the 
disk is still massive and compact. Our model naturally produces 
an enhanced rock-to-ice ratio of the satellites because the ices con-
dense after a reduction of water vapour by two orders of magni-
tude, whereas the rocks condense before substantial reduction has 
occurred. Although the silicates condense only in the inner region, 
they would also spread uniformly in the disk. Because silicate par-
ticles are not sticky at silicate–silicate collisions17, they do not grow 
larger than about 100 μm and they radially spread with the turbu-
lent viscous dissipation in the disk, unless the turbulence is very 
weak (see Methods). After the disk cools down and ice condensa-
tion starts, silicate particles can stick to icy particles or ices may 
condense to the silicate particle surface beyond the ice line one after 
another, which could potentially account for a relatively uniform 
rock-to-ice ratio (about O(1)) of all the satellites. Thus, our model 
may also solve the small rock-to-ice ratio produced by previous 
simulations1,3,4, although more detailed investigation is needed.

The condensed ice mass distribution peaks strongly at � rmax
I

.  
This is consistent with the mass–orbit distribution of Uranian satel-
lites (Fig. 1). We have performed a direct three-dimensional N-body 
simulation from 10,000 bodies with the individual masses 0.92 × 
10−8 MU that follow the ice distribution given by equation (8) with 
rmax ¼ 20 rU
I

 and β = γ03 = 1 (Methods). We note that pebble accre-
tion is negligible in our system (Methods). The result reproduces 

the mass–orbit configuration of the current Uranian satellites in  
Fig. 1. In a longer run, a more consistent result would be obtained 
(see the legend to Fig. 1). Because orbital migration of satellites is 
not important, the satellites are not trapped in resonant orbits, and 
the mass of accreted satellites is consistent with the isolation mass 
in the oligarchic growth model of ref. 18, given by (see Methods and 
equation (53)):
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We also performed N-body simulations from ordinary Σice-
distributions with a negative radial gradient and robustly showed 
that a positive gradient of Σice is required to reproduce the current 
mass–orbit configuration19.

We have shown that the current Uranian major satellites are 
very well reproduced by the derived analytical formulas based on 
viscous spreading and cooling of the disk generated by an impact 
that is constrained by the spin period and the tilted spin, indepen-
dently of the details of the initial disk parameters. Although we have 
focused on Uranus, the model here provides a general scenario for 
satellite formation around ice giants with scaling by the mass and 
the physical radius of a central planet, which is completely differ-
ent from satellite-formation scenarios around terrestrial planets and 
gas giants. It could also be applied to the inner region of Neptune’s 
satellite system, where we can neglect the effect of Triton that may 
have been captured20. Observations suggest that many of the super-
Earths discovered in exoplanetary systems may consist of abundant 
water ice, even in close-in (warm) orbits21. The model here may also 
provide insights into possible icy satellites of super-Earths.
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Fig. 2 | The evolution of the disk of a mixture of H/He gas and water vapour and the associated ice condensation. a, The evolution of the disk  
surface density of a mixture of H/He gas and water vapour Σg. b, The evolution of the disk temperature T with α = 10−3. The solid and dashed red  
lines are the numerically solved distribution and the analytical distribution (equations (2) and (3)). In panels a and b, the upper to lower curves for  
r < 10rU represent the distributions at t = 0, 10, 102, 103 and 104 years. The initial disk for the numerical calculation is set to be centrally confined,  
Σg,imp ¼ 2:4 ´ 108ðr=rUÞ�3 kg m�2

I
 with a truncation at r = 10rU, which has Md,imp = 10−2 MU and 〈rd,imp〉 ≃ 2.3rU. In the analytical self-similar formula,  

rd0 = 3rU and Σd0 = 0.3 Σg,imp are used, according to the conversion given by equations (5) and (6). c,d, The time evolution of the ice line is plotted in panel 
d. The blue, red and light blue lines are for Md,imp = 3 × 10−3 MU, 10−2 MU and 3 × 10−2 MU, respectively. When T becomes equal to Tice, we assume that ice 
condenses with the surface density Σice = γΣg at that time (panel c), where we assumed γ = 0.3.
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without radial drift. Owing to the disk gas depletion, ‘type I migra-
tion’ of proto-satellites caused by the torque from density waves in 
the disk would not be important, either (Methods). Therefore, the 
satellitesimals and satellites must be formed in situ.

The vaporization of rocks occurs at T > 2,000 K (ref. 16). Owing 
to the high vaporization or condensation temperature, silicate 
(rock components) grains should quickly re-condense, while the 
disk is still massive and compact. Our model naturally produces 
an enhanced rock-to-ice ratio of the satellites because the ices con-
dense after a reduction of water vapour by two orders of magni-
tude, whereas the rocks condense before substantial reduction has 
occurred. Although the silicates condense only in the inner region, 
they would also spread uniformly in the disk. Because silicate par-
ticles are not sticky at silicate–silicate collisions17, they do not grow 
larger than about 100 μm and they radially spread with the turbu-
lent viscous dissipation in the disk, unless the turbulence is very 
weak (see Methods). After the disk cools down and ice condensa-
tion starts, silicate particles can stick to icy particles or ices may 
condense to the silicate particle surface beyond the ice line one after 
another, which could potentially account for a relatively uniform 
rock-to-ice ratio (about O(1)) of all the satellites. Thus, our model 
may also solve the small rock-to-ice ratio produced by previous 
simulations1,3,4, although more detailed investigation is needed.

The condensed ice mass distribution peaks strongly at � rmax
I

.  
This is consistent with the mass–orbit distribution of Uranian satel-
lites (Fig. 1). We have performed a direct three-dimensional N-body 
simulation from 10,000 bodies with the individual masses 0.92 × 
10−8 MU that follow the ice distribution given by equation (8) with 
rmax ¼ 20 rU
I

 and β = γ03 = 1 (Methods). We note that pebble accre-
tion is negligible in our system (Methods). The result reproduces 

the mass–orbit configuration of the current Uranian satellites in  
Fig. 1. In a longer run, a more consistent result would be obtained 
(see the legend to Fig. 1). Because orbital migration of satellites is 
not important, the satellites are not trapped in resonant orbits, and 
the mass of accreted satellites is consistent with the isolation mass 
in the oligarchic growth model of ref. 18, given by (see Methods and 
equation (53)):

miso

MU
’ 0:74 ´ 10�4β�3=2γ3=203

r
20rU

� �21=4

ð11Þ

We also performed N-body simulations from ordinary Σice-
distributions with a negative radial gradient and robustly showed 
that a positive gradient of Σice is required to reproduce the current 
mass–orbit configuration19.

We have shown that the current Uranian major satellites are 
very well reproduced by the derived analytical formulas based on 
viscous spreading and cooling of the disk generated by an impact 
that is constrained by the spin period and the tilted spin, indepen-
dently of the details of the initial disk parameters. Although we have 
focused on Uranus, the model here provides a general scenario for 
satellite formation around ice giants with scaling by the mass and 
the physical radius of a central planet, which is completely differ-
ent from satellite-formation scenarios around terrestrial planets and 
gas giants. It could also be applied to the inner region of Neptune’s 
satellite system, where we can neglect the effect of Triton that may 
have been captured20. Observations suggest that many of the super-
Earths discovered in exoplanetary systems may consist of abundant 
water ice, even in close-in (warm) orbits21. The model here may also 
provide insights into possible icy satellites of super-Earths.
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I
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rd0 = 3rU and Σd0 = 0.3 Σg,imp are used, according to the conversion given by equations (5) and (6). c,d, The time evolution of the ice line is plotted in panel 
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condenses with the surface density Σice = γΣg at that time (panel c), where we assumed γ = 0.3.
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と，その後は円盤内側に向けて順番に氷が凝縮して
いき，最終的な固体氷円盤の質量は凝縮した氷の
質量を円盤全体で積分することで求めることができ
る．ここで，水蒸気円盤の構造が自己相似解に従う
とき，固体氷円盤の最大半径と総質量を解析的に見
積もることができ，それぞれおよそ天王星半径の20
倍，および天王星質量の10-4倍程度になることがわ
かった．ここで水蒸気円盤の粘性拡散進化過程を
決める最も重要なパラメータはα粘性モデルのαの
値であるが，解析的に見積もった固体氷円盤の最大
半径と総質量の値に対するαの依存性は非常に小さ
く，以上の見積もり結果は水蒸気円盤のパラメータ
にほぼ依存しない5．
　驚くべきことに，ここで求まった固体氷円盤の最
大半径(天王星半径の20倍)と総質量(天王星質量の
10-4倍)は，現在の天王星の衛星系の軌道半径およ
び総質量とほぼ一致している．また固体氷円盤の面
密度分布の冪も正となり，現在の天王星衛星系の質
量分布(外側の衛星ほど質量が大きい)とも調和的で
ある．もともと巨大天体衝突直後には，重くてコンパ
クトな負の面密度分布の冪を持っていた水蒸気円盤
が，拡散冷却過程を経ることで，軽くて広範囲な正の
面密度分布の冪を持つ固体氷円盤へと進化したの
である．

5. 3　衛星形成N体計算
　筆者らは最後に，新しく得られた固体氷円盤を初

期条件として，改めて衛星形成過程に関するN体計
算を行った．基本的な計算方法等については前章と
同じである．ここで，凝集した固体氷の衝突合体に
よる成長のタイムスケールは，固体氷の動径方向の
移動のタイムスケールよりも十分に短いとして，衛星
はその場形成されることを仮定した．また，成長した
衛星は周囲の周天王星円盤ガス(主に水素とヘリウ
ムからなる)との相互作用によりTypeI移動を行う可
能性があるが，TypeI移動が始まるサイズまで衛星
が成長する前に円盤ガスが十分に散逸すると考えら
れるため，TypeI移動の効果は無視した．
　図5に計算結果を示す．図1と比べると，現在の天
王星衛星系の特徴がよく再現できていることがわか
る．以上により，周天王星円盤の熱力学的進化を考
慮することで，天王星衛星系の形成過程を巨大天体
衝突シナリオによって自然と説明できる可能性があ
ることが示された．

6. 今後の展開

　天王星への巨大天体衝突により，天王星の自転軸
傾斜を説明すると同時に，天王星衛星系の形成も説
明できる可能性があることがわかったが，これで全
てが解決したわけではない．本稿の最後に，今後さ
らなる検証が必要ないくつかの点について簡単に解
説する．

6.1　天王星衛星系の氷・岩石比
　最初に述べたように，天王星衛星系のうちの4大5詳細は参考文献[15]を参照．

図5:	形成された衛星の軌道長半径と質量の分布．赤丸はN体計算を2,800年間進めた時点での計算結果で，青丸は5大衛星を含む天王星の規
則衛星を示している．丸の大きさは衛星の質量に比例している．参考のために，固体氷円盤の初期条件から解析的に求めた寡占成長におけ
る孤立質量[19]を破線で示している．[15]より引用の図を一部改変．
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self-similar solution incorporating the additional Σg-dependence 
as (Methods):

Σg ¼ Σg;U0 t�21=22
�0

r
rU

� ��3=4

exp � r

rd0t
�12=22
�0

 !5=4
2

4

3

5 ð3Þ

t�0 ¼ 1þ t
tdiff0

¼ 1þ t
ð16=75Þðr2=νÞrd0 ;t¼0

ð4Þ

where Σg,U0 is the disk gas surface density at r = rU and at t = 0, tdiff0 
is the viscous diffusion timescale at rd0, and rd0 is the characteris-
tic disk radius at t = 0, respectively. We define t as the time after 
the impact-generated disk is relaxed to the quasi-steady-state self-
similar solution. The corresponding analytical T is derived from Σg 
with equation (2). The analytical solutions reproduce the numerical 
results except for the exponential tail (Fig. 2a,b).

The values of rd0 and Σg,U0 in the analytical solutions are given by 
the quantities of the impact-generated disk as (see equations (21) 
and (22) in Methods):

rd0 ’ 3:0
hrd;impi
2 rU

� �
rU ð5Þ

Σg;U0 ’ 6:5 ´ 107
hrd;impi
2rU

� ��5=4 Md;imp

10�2MU

� �
kg m�2 ð6Þ

where Md,imp is the total mass of the impact-gener-
ated disk, 〈rd,imp〉 is its mean orbital radius defined by 
hrd;impi ¼ ððJd;imp=Md;impÞ=r2UΩUÞ

2 rU
I

, Jd,imp is its total angular 
momentum, and ΩU is the disk orbital frequency at r = rU. Thus, 
we have demonstrated that the disk spreading and cooling are 
mostly determined by only two parameters, 〈rd,imp〉 and Md,imp, inde-
pendently of other details of the impact-generated disk. The past-
impact simulations1,3,4 showed that 〈rd,imp〉 ≃ 2rU and Md,imp ≃ 10−2 
MU are typical values.

When the disk temperature decays to the ice condensation tem-
perature Tice ≃ 240 K (equation (49) in Methods) for the first time, 
we deposit the condensed ice surface density by Σice = γΣg, where 
γ is the abundance of water vapour in the disk. Smooth particle 
hydrodynamics (SPH) simulations suggest γ ≃ 0.1 − 0.5 (refs. 1,3,4).  
We use γ = 0.3 as a nominal value and γ03 = γ∕0.3. With T ≃ 240 K, 
the numerically obtained Σice and deposited radius (‘ice line’) rice are 
plotted in Fig. 2c,d. Because ice condensation occurs after substan-
tial evolution of the quasi-steady-state disk, the ice distribution is 
independent of the detailed structure of the initial impact-gener-
ated disk. In particular, Σice at each r is independent of Md,imp (Fig. 
2c), and the analytical estimation of Σice below shows that it is inde-
pendent even of 〈rd,imp〉. From equation (2):

T ’ 240
α

10�3

� �1=3 Σg

4:0 ´ 102kgm�2

� �1=3 r
rU

� ��1=2

ðKÞ ð7Þ

From equation (7) with Tice ≃ 240 K, we obtain:

Σice ’ γΣg ’ 1:2 ´ 102β�1γ03
r
rU

� �3=2

kg m�2 ð8Þ

where β ¼ ðα=10�3ÞðT ice=240KÞ�3

I
. This completely reproduces 

Σice by the numerical solution (Fig. 2c).
The positive gradient of Σice (∝ r3∕2) is produced from Σg with the 

negative slope (∝ r−3∕4), because, in inner regions, the viscous heating 
is more efficient (equation (2)) and the disk must be more signifi-
cantly depleted to realize T ≲ Tice than in outer regions. The positive 
gradient implies that most of the condensed ice mass is located in 
an outermost region. Although Σice does not depend on 〈rd,imp〉 and 
Md,imp at each r, they affect how far the distribution extends, although 
the dependencies are weak. The outer truncation radius for the Σice-
distribution is evaluated as below; it reproduces the numerical results.

The ice condensation occurs when the gas temperature T exceeds 
Tice for the first time at individual r. As the gas disk further expands, 
T in the outer regions becomes well below Tice. However, icy grains 
do not condense there, because the ices have already condensed and 
the gas there is free of water vapour. The maximum radius rmax

I
 of the 

ice condensation is estimated by the intersection of equation (8) and 
the envelope curve of the superposition of the Σg–r curves at differ-
ent times (Fig. 2a). It is given by (see Methods and equation (23)):

rmax ’ 20 β
hrd;impi
2rU

� ��5=4 Md;imp

10�2MU

� �" #1=4

rU ð9Þ

From equations (8) and (9), the total condensed ice mass is:

Mice ’
R rmax

rU
2πrΣicedr ’ 0:58 ´ 10�4

´ β1=8γ03
hrd;impi
2rU

� ��5=4 Md;imp

10�2MU

� �7=8
MU

ð10Þ

which is consistent with the current total mass of Uranian satellites 
(about 1.0 × 10−4MU). Although the turbulent viscosity parameter 
α is uncertain, the α-dependence of Mice and rmax

I
 are very weak (α 

∝ β). Thus, we have demonstrated that the compact (〈rd,imp〉 ≃ 2rU) 
and massive (Md,imp ≃ 10−2MU) initial disk produces the condensed 
ice confined at a distant place, rmax ’ 20 rU

I
 with the highly reduced 

total mass (about 10−4MU). This result clearly solves the problem of 
a too massive and too compact impact-generated disk.

Once (sub-micrometre) icy grains condense in the disk, they 
coagulate with one another. In general, as the icy particles grow, 
the particles drift inward, pulled by the aerodynamic gas drag15. 
However, the disk gas density is depleted so severely before the 
ice condensation that the growth is much faster than the drift (see 
Methods) and kilometre-sized ‘satellitesimals’ are formed in  situ 
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Fig. 1 | The mass (M) and orbital radius (r) distribution of the current 
Uranian satellite systems and that predicted by N-body simulation.  
The five major Uranian satellites are represented by the filled blue circles in 
the range M ≳ 10−6 MU and r ≳ 5rU, where MU and rU are the mass and orbital 
radius of Uranus. Minor satellites with 10−8 MU to 10−7 MU are also plotted 
(tiny filled blue circles). The size of the circles is proportional to the physical 
radius. The open red circles represent the result of N-body simulations of 
accretion from condensed icy particles (10,000 bodies with masses of 0.92 
× 10−8 MU) at 1,300�years (see Methods). With a longer run, some of the 
accreted satellites would collide with each other, minor satellites would 
accrete from the small satellitesimals with M ≃ 10−8 MU at r < 10rU and the 
satellitesimals with M ≃ 10−7 MU at r > 10rU would be swept by the proto-
satellites, which is more consistent with observations of the current Uranian 
satellites. The dashed black line is the analytically derived ‘isolation mass' in 
the oligarchic growth model of ref. 18 given by equation (11).
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衛星については氷と岩石の比率が1:1程度と見積もら
れている．一方で天王星の主成分は氷であり，また
巨大天体衝突を起こした近傍の天体も，天王星と同
じような組成を持っていると考えるのが自然である．
そこで，巨大天体衝突シナリオを通して，天王星より
も相対的に衛星系の岩石割合が大きくなるようなメ
カニズムが存在するか検証する必要がある．
　まずそもそも，巨大天体衝突時に形成される周天
王星円盤中には，天王星衛星系形成に十分な量の
岩石成分が含まれているのだろうか．巨大天体衝突
に関するSPHシミュレーションの結果[1,7,10]を見る
と，実は予想される円盤中の岩石量は先行研究ごと
に大きく異なっていることがわかる．しかし先行研究
ではそれぞれ異なるSPHコード，解像度，状態方程
式，天体組成のもとでシミュレーションが行われてお
り，円盤中の岩石量の違いの原因を特定することは
容易ではない．そこで筆者らは，同じ計算条件のも
とで統一的なSPHシミュレーションを行うことで，こ
の原因を調べている．これまでに，状態方程式の違
いとSPH計算コードの違い(標準SPH，密度補正の
あるSPH)が，円盤中の岩石量の違いに大きく影響
を与えることがわかってきた[20]．
　一方，初期に蒸発している周天王星円盤からの固
体凝縮過程について，前章では水蒸気円盤の凝縮
にともなう固体氷円盤の形成のみを議論した．しか
し実際には円盤中には岩石成分も含まれている．岩
石は氷と比べて凝縮温度が非常に高いため，たとえ
初期に蒸発していたとしても速やかに凝縮して固体
岩石円盤を形成することが期待される．そのため，
水蒸気円盤とは異なり粘性拡散進化によって質量が
失われることはほとんどない．その結果，最終的に
円盤中で氷と比べて相対的に岩石割合が高くなる可
能性がある．ただしこのとき，固体岩石円盤が初期
の負の面密度分布の冪を保存していたとすると，天
王星に近い衛星ほど岩石成分が多くなることが予想
されるが，実際の4大衛星の氷と岩石の比率はいず
れも同程度だと見積もられている．そこで，岩石ダス
トの付着成長や周囲のガス円盤との相互作用による
動径方向移動など，様々な物理過程を水蒸気円盤の
粘性拡散進化過程と同時に解く必要があると考えら
れるが[21]，詳しい検証は今後の課題である．

6. 2　N体計算結果に関する定量的な議論
　前章の最後に，N体計算を用いて現在の天王星衛
星系の特徴が再現できる可能性を示したが，ここで
は計算結果が1例のみであったことに注意が必要で
ある．周天王星固体氷円盤の面密度分布の冪が正と
なったことで，定性的には天王星衛星系の分布は説
明可能だが，定量的に分布の特徴が再現できるかど
うかを検証するためには，より大量のN体計算を行
い統計的な議論を行う必要がある．
　そこで筆者らは，周天王星円盤の熱力学的進化
後に形成される固体氷円盤について，想定される範
囲内で(特に円盤質量と円盤半径をパラメータとし
た)初期条件を求め，系統的なN体計算を行った．そ
の結果，現在の天王星衛星系の特徴を完全に再現
するのは難しいこと，ただしその後の軌道力学進化
を考えると自然と現在の衛星系の姿に落ち着く可能
性があること，などがわかった[22]．しかし，衛星系
の長期の軌道力学進化を実際に計算するのは計算
コストが高すぎるため，適当なモデル化などを行う
必要があり，さらなる検証は今後の課題である．
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