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金やウランをつくる rプロセス．その起源となる天体は何か．rプロセスの最初の研究から半世
紀以上経過した今もなお，その答えは得られていない．rプロセスは天体核物理の範囲を超え，銀
河の化学進化や，最近では重力波天文学にまで及ぶ研究対象として，天文学でも重要な位置を占め
るようになった．現在，rプロセス元素の起源の有力な候補とされているのは超新星爆発と中性子
星合体である．最新の数値流体シミュレーションの成果により，それぞれのシナリオについて詳細
な rプロセスの研究を行うことが可能となりつつある．

1. は じ め に

金やウランなどの鉄より重い元素が rプロセス
によってつくられることが示されてからすでに半
世紀が経過している．今もなお rプロセスの起源
となる天体現象は特定されていないものの，この
間に関連分野の研究は著しい成長を遂げている．
天文学と原子核物理の境界分野として生まれた
天体核物理に始まり，大規模数値流体シミュレー
ション（本号，西村・滝脇氏），大型望遠鏡によ
る金属欠乏星の元素組成観測（次号，青木・本田
氏），銀河の化学進化（次号，石丸氏），そして重
力波源の光学的対応天体（本号，田中氏）にまで
その研究対象が広がり，われわれは着実にその答
えに近づきつつあるように見える．本号と次号に
わたる特集記事では，このような rプロセスに関
する最新の研究成果について，さまざまな視点か
らわかりやすく解説されている．
本稿では，rプロセスの起源として有力とされ

る超新星爆発と中性子星合体のシナリオについて
詳しく述べる．その前に，そもそも「rプロセス」

とは何であるかについて説明しておこう．
1.1　rプロセスとは？
鉄より重い元素はどのようにしてつくられたの
だろうか？　水素やヘリウムのような軽元素は
ビッグバンで，炭素から鉄までの元素は星の内部
の核融合および超新星爆発でつくられたことはよ
く知られている 1）．しかし，鉄より重い元素はそ
う簡単にはつくられない．電気的な反発力の強い
重い元素の核融合を起こそうとして温度を上げる
と，原子核は光のエネルギーを吸収してばらばら
になってしまう（光分解という）．ではどうすれ
ばいい？　そう，電荷をもたない中性子をぶつけ
ればいい．中性子なら室温でさえ核融合が起こる
ので温度を上げる必要はない．問題は，その中性
子がどこにあるかだ．中性子は10分程度で電子
を放出して陽子にベータ崩壊してしまうので，定
常的に存在するには特殊な環境が必要になる．
一つの可能性は，中性子を放出するような核融
合が安定的に起こっている状況だ．例えば，星が
水素燃焼を終えた後のヘリウム燃焼の段階では，
中性子を放出するような核融合反応が起こると考
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えられている．このヘリウム核融合によって放出
される中性子数密度は107‒1011 cm－3程度であ
る．これはどの程度の量なのだろう？　例えば太
陽の中心付近のプラズマ（水素とヘリウムの原子
核）の数密度は1025 cm－3程度であり，これに比
べると取るに足らないくらいである．この程度の
中性子数密度では，中性子捕獲による核融合は
1,000年以上もかけてゆっくりと進行する．これ
は安定核（図1の濃い白点）付近の不安定核（薄
い白点）の典型的なベータ崩壊の寿命（数時間か
ら数日程度）よりはるかに長いので，安定核が中
性子を捕獲して不安定核になっても，次の中性子
捕獲を待たずに安定核へとベータ崩壊してしま
う．つまり，元素合成の流れは安定核の分布（安
定線という）に沿って進むことになる．これを s

プロセスという（sは slowの意味）．
sプロセスは現実に低・中質量（太陽の8倍以
下の質量）の星の進化の最終段階で起こっている
ことが観測で確かめられている．また，大質量星
のヘリウム燃焼段階でも起きることが理論的に予
測されている．しかしながら，安定線に沿って進
行する sプロセスでは金はほとんどつくられない
のだ！　図2に数値計算 2）による sプロセス元素
組成を示す（灰色）．sプロセスでのみつくられる
同位体*1を太陽系組成に合わせた存在量*2を表
している．中性子捕獲による元素合成の流れは安
定線上の中性子のマジックナンバー *3（図1のN
＝50, 82, 126）のところで停滞するため，それに
付随するストロンチウム，バリウム，鉛などが主
につくられることになる（図2）．また，sプロセ

*1 例えば原子番号56のバリウムには安定同位体が7個存在するが，後述の rプロセスではベータ崩壊で安定線に戻る際
に原子番号54のキセノンの安定同位体 134Xeと 136Xeでブロックされるために 134Baと 136Baに到達できない．このよう
な安定同位体は sプロセスでしかつくることができない．

*2 本稿では，一核子あたりの原子核数を存在量と呼ぶ（核子とは中性子または陽子のこと）．これは，1グラムあたりの
原子核のモル数に等しい．原子核の質量比を質量数で割っても同じ値が得られる．

*3 中性子を2, 8, 20, 28, 50, 82, または126個もつ原子核は安定性が比較的高く，中性子捕獲が起こりにくい．このような
中性子数をマジックナンバー（魔法数）という．陽子にも同様のマジックナンバーが存在する．

図1 rプロセスの数値計算例．横軸は中性子数，縦軸は陽子数（原子番号）．薄い白点は存在が予測されている約
8,000の不安定核種，濃い白点は約300の安定核種および長寿命核種トリウム232とウラン235, 238．N, Z＝
28, 50, 82, 126などは中性子および陽子のマジックナンバー．グレイスケールは，rプロセスが終了したときの
原子核の存在量分布を表す．左上には，このときの原子核の存在量を質量数の関数として表してある．この
後，つくられた原子核はベータ崩壊により安定線へ向かう．
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スの流れは最も重い安定核である 209Bi（原子番
号83）の先には進めないので，ウラン（原子番
号92）がつくられることはない．
それでは金やウランはどのようにしてつくられ
たのだろうか？　仮に，中性子数密度がとてつも
なく高いと仮定してみよう．その場合，中性子捕
獲はベータ崩壊より遥かに速く進行することにな
る．これを rプロセスという（rは rapidの意味）．
図1に rプロセスの数値計算例を示す．rプロセス
では連続的な中性子捕獲により，元素合成の流れ
は原子核の存在限界付近まで進行する（図1の右
方向）．このあたりになると原子核は寿命が短く
なる（マイクロ秒程度）ためにベータ崩壊し，原
子番号を増やす（図1の上方向）．このような急
激な中性子捕獲とベータ崩壊を繰り返すことによ
り，元素合成の流れは原子核の存在限界付近を
通ってより重い元素へと突き進むことになる
（図1のグレイスケール）．やがて中性子をすべて
吸い尽くすと rプロセスは終了する．この間，わ
ずか1秒足らずのできごとである．その後，つく
られた原子核はベータ崩壊により安定線へと数時
間から数日かけて戻っていく．
図2に太陽系元素の存在量から sプロセスの存

在量を差し引いたものを示す 3）（黒）．鉄より重
い元素が sプロセスと rプロセスだけでつくられ
ると考えれば，これは太陽系元素の rプロセス組
成とみなせるであろう*4．sプロセスと rプロセ
スの寄与は半々程度であるが，その存在量の（第
1, 2, 3）ピーク位置が少しずれているのがわか
る．これは rプロセスが実在する証拠である．
sプロセスと同様に rプロセスの流れも中性子の
マジックナンバー N＝50, 82, 126で停滞するが，
rプロセスは中性子過剰領域を通過するために対
応する原子番号と質量数が小さくなる（図1）．
こうして，sプロセスでは鉛であったのに対し，
rプロセスでは幸運にも金（197Au）とプラチナ
（194Pt, 195Pt, 196Pt, 198Pt）が第3ピークの山に含ま
れているのだ！　rプロセスは不安定核を経由し
て進行するのでウランをつくることも可能だ．今
やわれわれの生活になくてはならないレアアース
（質量数140‒180程度）もそのほとんどが rプロ
セスによりつくられていることがわかる（図2）．
この rプロセスに必要な中性子数密度はどれく

らいなのだろう？　数値計算により，図2の太陽
系の rプロセス組成を再現するには1020‒1030 cm－3

という sプロセスより桁違いに高い中性子数密度
が必要なことが確かめられている 4）．これは，さ
きほどの太陽中心付近の例にあてはめると，物質
すべてが中性子であるような途方もない値であ
る．こんな極端な状況が宇宙のどこに存在しうる
のだろうか？　そう，誰もが思いつくのが中性子
星だ．中性子星はそのほとんどが中性子で構成さ
れる半径10 km程度の高密度星で，その表面付近
の中性子数密度は1035 cm－3に達する．問題はそ
の大量の中性子を重力の強い中性子星からどう
やってたたき出すかだ．二つの可能性が考えられ
る．一つは超新星爆発，そしてもう一つは中性子
星どうしの合体だ．それぞれのシナリオについて
詳しく見ていこう．

図2 太陽系の rプロセス 3）（黒）と sプロセス 2）（灰
色）元素組成．横軸は質量数，縦軸は存在量．
それぞれに三つのピークが存在する．

*4 次章に見るように，質量数約90以下の元素は高温での原子核の熱平衡状態でもつくられる．したがって，それらの元
素（原子番号約40以下）を「sプロセス元素」，「rプロセス元素」と呼ぶのは必ずしも適切ではない．
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2. 超新星爆発シナリオ

2.1　最初の1秒
大質量星はその進化の最後に重力崩壊を起こ
す．中心部の物質（約8‒10太陽質量の場合は酸
素・ネオン・マグネシウム，それより重い星では
鉄）が光および電子を吸収してその圧力による支
えを失い，中心に向かって落下していく．光分解
と電子捕獲により物質はばらばらの中性子にな
り，中心に核力で支えられた中性子物質の芯がで
きると，そこで重力崩壊は止まる．原始中性子星
の誕生である．
かつては，このときに中心に向かって落ちてく
る物質のはねかえりによって超新星爆発が起こる
と考えられていた．その際に大量の中性子が放出
される．衝撃波により物質は数百億度にまで熱せ
られ，大量の電子・陽電子対が発生するために，
中性子の一部は陽電子捕獲により陽子になってし
まう．それでも中性子の多くは生き残り，rプロ
セスが起きると考えられていた 5）‒7）．
しかしながら，最近の数値流体シミュレーショ
ンにより，このようなはねかえり爆発は起こらな
いことが確かめられている．衝撃波のエネルギー
の多くは光分解によって消費され，また，中心に
向かって降り続ける物質に妨げられ，衝撃波は途
中で力尽きてしまうのだ．
超新星の爆発メカニズムはまだ完全に解明され
てはいないものの，現在の標準的な考え方は，
ニュートリノのエネルギーで爆発するというもの
だ 8）．ニュートリノは物質とほとんど相互作用し
ない素粒子である．しかし，原始中性子星がつく
られることにより生じるニュートリノの全エネル
ギーは1053 ergにも達するので，そのわずか1％
程度が外側の物質に伝われば，観測されている爆

発エネルギー（1051 erg程度）が説明できるとい
うわけだ．
最新の数値流体シミュレーションにより，
ニュートリノ加熱により実際に超新星爆発が起き
ることが確かめられている 8）．対流や衝撃波の不
安定性によりニュートリノ加熱の効率が高くな
り，爆発に至る．図3に，9太陽質量の超新星爆
発の様子を示す 9）．30太陽質量程度までの超新星
についても同様のニュートリノ加熱爆発が起こり
うることが示唆されている．しかしながら，どの
場合についても計算で見積もられた爆発エネル
ギーは1050 erg程度であり，観測されている典型
的な爆発エネルギーより1桁程度小さいという矛
盾がある*5．爆発メカニズムの完全な解明はま
だ先になりそうである．そのことを念頭に置きつ
つ，この9太陽質量の超新星モデルを例に，
ニュートリノ加熱爆発で rプロセスが起こりうる
かを見てみることにしよう．
ニュートリノ加熱爆発では，はねかえりから

図3 9太陽質量星の超新星爆発シミュレーション 9）．
はねかえりから約0.3秒後の一核子あたりのエ
ントロピー S（左）および電子数Ye（右）をグ
レイスケールで表す．横軸は中心からの距離．
中心の小さい黒丸が半径20 kmほどの原始中
性子星である．

*5 観測されている超新星の一部，特に8‒10太陽質量程度と推定される低質量超新星の場合には，実際に爆発エネル
ギーが1050 erg程度のものがある．エネルギーが低い超新星は暗いために観測されにくいという問題もある．典型的
な爆発エネルギーと言われる1051 ergという値には，このような観測的なバイアスがある可能性にも注意しなければ
ならない．
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0.1‒1秒ほどかけて原始中性子星付近の0.01太陽
質量程度の物質が脱出速度に達するまで押し上げ
られる．この加熱は，主に中性子 （n） の電子
ニュートリノ （νe） 捕獲

νe＋n→p＋e－ （1）

および陽子 （p） の反電子ニュートリノ （ν̄e） 捕獲

ν̄e＋p→n＋e＋ （2）

によるものである．超新星爆発のシミュレーション
により，この二つの反応はほぼ同じ程度起きてい
ることが確かめられているので，最終的には中性
子と陽子の数はほぼ同じになってしまうと考えら
れる．
もう少し定量的に話を進めるために，電子比

Ye（一核子あたりの電子数．1グラムあたりの電
子のモル数に等しい）という値を用いることにす
る．星や超新星の内部では物質は電気的に中性に
保たれているので，これは一核子あたりの陽子数
ということもできる．つまり，物質が陽子だけで
できていればYe＝1，中性子だけでできていれば
Ye＝0，4He原子核（中性子と陽子それぞれ2個か
らなる．α粒子という）だけでできていればYe＝
2/4＝0.5，56Fe原子核（中性子30個と陽子26個
からなる）だけでできていればYe＝26/56＝0.464
である．上の例では，原始中性子星の表面付近で
はYe≪0.5であるが，ニュートリノを浴びるにつ
れ，中性子数と陽子数はほぼ同数に，つまりYe

は0.5に近づいていくということになる．
図4に，9太陽質量の超新星シミュレーション
で得られた最深部の放出物質（約0.01太陽質量）
のYe分布を示す 9）．ニュートリノの効果により，
放出物質はそれほど中性子過剰でないのがわか
る．Yeの最小値は0.40，つまり，中性子の占め
る割合はたかだか6割程度に過ぎない．面白いこ
とに，最大値はYe＝0.55に達している．つまり，
原始中性子星から放出される物質にもかかわらず
陽子過剰になっている成分があることになる．こ

れは，電子ニュートリノと反電子ニュートリノの
数やエネルギーが同じ程度であれば，中性子より
陽子の質量のほうがわずかに小さい（つまりエネ
ルギー的に安定）であるために，式（2）より
式（1）の反応のほうが起こりやすくなるからであ
る．
この程度の中性子過剰率では rプロセスは起こ
らない．Ye＝0.4程度の場合，放出された物質の
温度が100億度程度まで下がると，ほぼ同数の中
性子と陽子が結合してα粒子になるため，中性子
数は全体の半分くらいになってしまう．この段階
ではまだ光分解が優勢なために rプロセスは起き
ない．光分解が弱くなる30億度以下に冷えるま
で待たねばならない．しかし，その頃には中性子
とα粒子がさらに融合し，物質は質量数80‒90程
度の元素（種核という）で占められ，中性子は枯
渇してしまう．図5の実線は，この9太陽質量の
超新星モデルを用いたときの元素合成の計算結果
を表している．質量数56（鉄）と90（ジルコニ
ウム）のピークは温度が50億度くらいのときに
核反応の熱平衡状態において形成されたものであ
り，rプロセスは全く起こっていない．
それでは，rプロセスにはどのくらいのYeが必

図4 9太陽質量星の超新星爆発シミュレーションに
よる放出物質（最深部の約0.01太陽質量）の
電子比（Ye）分布 9）．横軸はYe，縦軸はそれ
ぞれのYe範囲（ΔYe＝0.005）に含まれる物質
の質量比．
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要なのだろうか．試しに，図4のYeの最小値をそ
れぞれ0.30, 0.20, 0.15まで引き延ばしたときの結
果を点線で示す（それぞれのYe範囲の質量比は
Ye＝0.40のものと同じ程度と仮定する）．温度が
30億度に下がったときの種核一つあたりの中性
子数は，Yeの最小値＝0.30, 0.20, 0.15の場合それ
ぞれ15, 60, 100になる．種核の質量数が90とす
ると，rプロセスによって合成される最大質量数
は105, 150, 190程度になることが予想され，計算
結果はまさにそのとおりになっている．
この結果を見ると，rプロセスによって第3

ピーク元素（金やプラチナ）がつくられる条件は

Ye＜0.2　（S＜100） （3）

ということが言えそうだ．ここで，括弧内のSは
ボルツマン定数で規格化した一核子あたりのエン
トロピーである．原始中性子星付近から最初の1
秒間に放出される物質のエントロピーは10‒30程
度であり，この場合は rプロセスが起きるか否か
はほぼYeの値だけで決まる．実際，前述のはね
かえり爆発のモデルで予想されていたYeは0.15‒
0.20程度であり，これが rプロセスが起こると期
待された理由である．しかし，超新星がニュート
リノ加熱によって爆発する限りは，Yeはそれよ

り必ず高くなる，すなわち中性子過剰率は低くな
る．どうやら超新星爆発の最初の1秒間に rプロ
セスを期待するのは難しそうである．
2.2　その後の10秒
爆発から約1秒をすぎると，原始中性子星付近

にあった物質はしだいに遠ざかり，中心にはまだ
熱い，半径20 km程度の原始中性子星が残され
る．しかしながら，この段階になってもその表面
の物質はニュートリノ加熱によって少しずつ吹き
飛ばされ続ける．これをニュートリノ風という．
このニュートリノ風は約10秒間にわたり吹き続
け，原始中性子星がニュートリノ放射によって冷
却されるにつれてその半径が10 km程度に収縮
していくことがシミュレーションによって示され
ている．

1990年代，この「超新星ニュートリノ風」が
rプロセス起源の最有力候補として高い注目を集
めることになる．Woosleyらの超新星モデルによ
る数値計算の結果が太陽系の rプロセス組成と見
事に一致したのである 10）．
なぜ rプロセスが起きたのか？　ニュートリノ

加熱により物質が放出されるためにYe＞0.4にな
るという状況はニュートリノ風でも同じだ．実
は，そのエントロピーに大きな違いがある．この
とき原始中性子星表面のわずかな質量の物質に
ニュートリノのエネルギーがつぎ込まれることに
なるために，吹き飛ばされる物質はS＞100とい
う高いエントロピーをもつことになる．Woosley
らの計算で rプロセスが起きたのは，S≈400とい
う非常に高いエントロピーが超新星爆発のシミュ
レーションで得られていたからだ．ではなぜエン
トロピーが高いと rプロセスに有利なのだろう？

S＞10の場合，エントロピーは輻射（光と電
子・陽電子対）優勢であり

S∝T3/ρ （4）

のように表される（Tとρはそれぞれ物質の温度
と密度）．前述のように，原始中性子星の表面から

図5 9太陽質量星の超新星爆発モデルを用いた元素
合成の計算結果（実線）9）．横軸は質量数，縦
軸は存在量．点線は，Ye分布（図4）の最小値
をそれぞれ0.30, 0.20, 0.15としたときの結果．
灰色の点は太陽系の rプロセス組成比を表す．

rプロセス特集



13第 107巻　第 1号

飛び出した物質は，温度が100億度以下になると
中性子とα粒子で構成されるようになる．そして

α＋α＋n → 9Be （5）

9Be＋α  → 12C＋n （6）

を経由して種核の生成へとつながる．このとき，
式（5）は3体反応であり，その反応率は ρ2に比例
する．エントロピーが高いということは，式（4）
よりある与えられた温度における密度が小さい，
つまり式（5）の反応率が小さいことを意味するの
で，種核がつくられにくくなる．その結果，温度
が30億度程度に下がったときの一種核に対する
中性子数は相対的に高くなる．つまり，より重い
rプロセス元素がつくられやすいということにな
る．
高エントロピーの場合，式（3）に相当する rプ

ロセス第3ピーク元素がつくられる条件は

e

( /230) 1 ( 100)( /0.40)( /0.02 s)
S SY > >τ   （7）

と表されることが数値計算により確かめられてい
る 11）， 12）．ここで，τは温度が約1/3に下がるま
での時間である．物質の膨張が速い，つまりτが
小さくなると，種核が十分につくられる前に温度
が30億度程度まで下がるため，rプロセスが始ま
るときの一核子あたりの中性子数が多くなる．高
エントロピーで rプロセスが起こりやすくなるの
と似た理由である．シミュレーションによると，
ニュートリノ風ではYe＞0.413）‒16），τ＞0.02 s12）

となることが示されているので，式（7）より rプ
ロセスの成否はエントロピーが少なくとも230以
上になるかということになる．
ニュートリノ風のエントロピーがどれくらいま
で高くなるのかを見てみることにしよう．図6

に，原始中性子星の質量をパラメーターとした
ニュートリノ風の半解析的モデルにより計算され
たエントロピーの時間変化を示す 12）．時間とと
もにエントロピーが増大していくのがわかる．そ
れでも，典型的な1.4太陽質量の原始中性子星の
場合，10秒後にようやくS＝130に到達する程度
だ．S＞230に達するには原始中性子星の質量が
2.0太陽質量以上であることが必要だ*6．元素合
成の計算結果（図7）はまさにそのとおりになっ
ている（ここでは，Yeの最小値が0.40になるよ
うな時間変化を想定している 12））．典型的な1.4
太陽質量の原始中性子星の場合は弱い rプロセス
が起こるのみで，質量数110程度までの元素しか
つくられない．金のような第3ピーク元素をつく
るには，典型的なものより極めて重い原始中性子
星が必要なことがわかる．
最近，連星系の中性子星の観測からその質量が

2太陽質量程度のものが見つかっている 19）, 20）．
したがって，2太陽質量を超えるような大質量中
性子星が存在する可能性は否定できない*7．し
かしながら，連星系の場合は伴星からの質量降着

図6 超新星ニュートリノ風の半解析的モデルによ
り計算された一核子あたりのエントロピー
（ボルツマン定数で規格化）の時間変化 12）．原
始中性子星の質量が1.2, 1.4, 1.6, 1.8, 2.0, 2.2, 
2.4太陽質量の場合の結果を示す．

*6 エントロピーは，原始中性子星の質量／半径に依存する17）， 18）．ここでは，原始中性子星の半径は30 kmから10 km
に漸近するような時間変化を想定している12）．原始中性子星の半径がこれより大きい場合は，要求される原始中性子
星の質量はさらに大きくなる．

rプロセス特集
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により質量が増加した可能性があり，必ずしも原
始中性子星の質量を表しているとは限らない．前
述のWoosleyらの結果で rプロセスがうまくいっ
たのはS≈400という非常に高いエントロピーが得
られたからであるが，現実的な中性子星の質量を
考える限りはS≈200あたりが上限値になりそう
だ．前節と同様に，物質が放出されるメカニズム
がニュートリノ加熱である限り，rプロセスを期
待するのは難しそうだ．

3. 中性子星合体シナリオ

3.1　最初の0.1秒
大質量星二つからなる連星系には，両方の星が
超新星爆発を起こした後に中性子星どうしからな
る連星系となるものがある*8．その後，重力波

を放出することにより角運動量を失い，1億年か
ら10億年程度経過するとついに合体してしまう．
これが中性子星合体である．まだその直接的な証
拠は得られていないものの，中性子星連星の公転
周期の減少が観測されていることから，現実にそ
のような現象が存在するのは間違いないと考えら
れる．また，ガンマ線バーストの中でも，バース
ト時間が2秒以下の短いもの（ショートガンマ線
バースト）の起源は中性子星の合体であると考え
られている*9．
中性子星合体が起きると，その連星系のもつ角
運動量による潮汐力および衝撃波加熱により，
0.01太陽質量程度の物質が放出されると考えられ
ている．その放出物は極めて中性子過剰であるこ
とが期待されるので，rプロセスが起こることが
容易に想像できる．しかしながら，現実的な中性
子星合体の数値流体シミュレーションは超新星爆
発の場合よりさらに難易度が高く，最近になって
ようやく rプロセスに関する研究が可能になって
きた．最近のシミュレーションからは，放出され
る物質はほとんどが中性子から構成されるために
Ye＜0.1であるという，ほぼ予想どおりの結果が
得られている．条件式（3）より，このような環
境ではエントロピーの値によらず rプロセスが起
こるはずである．

Ye＜0.1になると，rプロセスが始まるときの一
つの種核（質量数80‒90程度）に対する中性子数
は数百から数千にも達する．そのため，元素合成
の流れはあっさりと第3ピークの質量数195を超
えてしまう．流れが質量数280あたりに達すると

図7 超新星ニュートリノ風の半解析的モデルによ
る元素合成の計算結果 12）．実線は原始中性子
星の質量が典型的な1.4太陽質量の場合（1.2, 
1.6太陽質量の場合もほとんど同じ）．点線は，
より重い原始中性子星（1.8, 2.0, 2.2, 2.4太陽
質量）の場合の結果を表す．

*7 原始中性子星の半径が10 kmの場合は，その質量が約2.4太陽質量になると中心付近の音速が光速を超えるという矛
盾が生じる 21）．したがって，この半径の場合は中性子星の上限質量は約2.4太陽質量以下でなければならない（因果
関係制限という）．半径12 kmの場合はこの上限値は約2.9太陽質量になる．

*8 連星系として生き残るのは一部で，多くの場合は超新星爆発の際に連星系が壊れてばらばらになってしまうと考えら
れる．また，星が非常に重い場合は爆発後にブラックホールが残されるので，中性子星‒中性子星のほかに，ブラッ
クホール‒中性子星，ブラックホール‒ブラックホール連星になる可能性もある．

*9 ショートガンマ線バーストGRB 130603Bの残光の中に見つかった rプロセスの核崩壊熱によるものと思われる増光現
象は，中性子星合体（またはブラックホール‒中性子星合体）が現実に存在し，そこで rプロセスが起きている直接的
証拠になりうる 22）‒24）（田中氏の記事参照）．

rプロセス特集
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（図1），原子核は質量数130‒140付近の原子核二
つと数個の中性子に核分裂してしまう．この分裂
片が種核となって rプロセスを続け，ふたたび核
分裂を起こす．このような繰り返しを核分裂サイ
クルという．図8に，中性子星合体のシミュレー
ションにより得られたYe＝0.05の放出物での元
素合成の結果を示す．このように，Ye＜0.1では
非常に強い rプロセスが起こり，核分裂サイクル
により質量数120以上の元素が安定的につくられ
る 25）， 26）．
一見よさそうな結果であるが，実は，これは金
属欠乏星の観測事実と矛盾する．このように重い
rプロセス元素（原子番号50以上）のみが合成さ
れたという痕跡はどこにも見当たらないのだ（次
号の青木氏の記事参照）．皮肉なことに，超新星
爆発の場合とは逆に，今度は rプロセスが強過ぎ
るのが問題なようだ．
これで話はまだ終わらない．実は，上述の中性
子星合体シミュレーションでは，一般相対論効果
は無視されている 26），または近似的な取り扱い
しかなされていない 25）．重力波の放出によって
合体し，極めて強い重力場の中で物質が放出され
るというこのような現象では，一般相対論効果は
重要なはずである．また，これまでの研究では
ニュートリノの効果も無視されていた．
ごく最近，初めて一般相対論およびニュートリノ

輸送過程を考慮した中性子星合体の数値流体シミュ
レーションが行われるようになってきた 27）, 28）．そ
の結果は，これまでの常識を覆すものであった．
合体直後に形成された2.5太陽質量を超える超大
質量中性子星の振動と，潮汐力により生じた渦状
腕の回転運動により，衝撃波が繰り返し発生す
る．その結果，温度が数百億度に達し，電子・陽
電子対が発生するため，陽電子捕獲によりYeが

上昇する．そして，超大質量中性子星からは
ニュートリノが放射され，式（1），（2）のニュー
トリノ反応によりYeがさらに上昇するのだ．
図9に，1.3太陽質量の中性子星二つの合体の

シミュレーションによる，合体から13.7ミリ秒
後のYe分布を表す 28）．このときのYe分布のヒス
トグラムは図10のようになる．ニュートリノお
よび陽電子捕獲の影響により，Yeは0.1から0.4
まで広く分布していることがわかる．このシミュ
レーション結果を用いた元素合成の結果は図11
のとおりである．広範囲にわたるYe分布のおか
げでほぼすべての rプロセス元素がつくられ，そ
の結果は太陽系の rプロセス組成をよく再現して
いる．
ではなぜ超新星爆発のときのようにYe＞0.4と

図8 中性子星合体からのYe＝0.05の放出物質での
元素合成の計算結果．横軸は質量数，縦軸は
存在量を表す． 図9 1.3太陽質量の中性子星どうしの合体シミュ

レーション 28）．合体から13.7ミリ秒後のYe分
布をグレイスケールで示してある．縦横軸は
中心からの距離を表す．中心には半径20 km
程度の超大質量中性子星が形成されている．

rプロセス特集
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はならなかったのだろうか？　その答えは，中性
子星合体の場合は，物質放出の主要なメカニズム
がニュートリノ加熱ではないからだ．潮汐力およ
び衝撃波加熱により，物質は光速の10‒30％にま
で加速される（超新星爆発の場合はせいぜい光速
の数％程度）．そのために，ニュートリノの効果
が十分に及ぶ前に物質は遥か遠方に飛び去ってし

まうのだ．
今後のさらなるシミュレーションおよび元素合
成の計算結果を待つ必要があるものの，現時点で
は，中性子星合体は rプロセス元素の起源の最有
力候補と言うことができそうだ．
3.2　その後の1秒
まだこれで話は終わりではない．中性子星合体
後，数十ミリ秒経過すると，超大質量中性子星は
重力崩壊してブラックホールになると考えられて
いる*10．そのブラックホールの周囲には，0.1太
陽質量程度の降着円盤が形成される．その後，約
0.1‒1秒程度にわたって，降着円盤の物質はブ
ラックホールに吸い込まれつつ，ニュートリノ加
熱などにより一部の物質を放出すると考えられて
いる．超新星のニュートリノ風と類似の現象がこ
こでも起きているのだ．
ショートガンマ線バーストのジェット流は，こ
のときの回転軸方向へのニュートリノ対消滅によ
る加熱（または磁場の効果）によるものと考えら
れている．このとき，回転軸方向の極めて低密度
の領域にニュートリノのエネルギーが注入される
ため，ジェット内部のエントロピーは105にも達
する．しかしながら，S＞1000程度になると，
式（5），（6）の反応が起こりにくくなるために種
核はほとんどつくられず，放出される物質のほと
んどは中性子，陽子，α粒子である．一方，降着
円盤の軸からある程度離れたところから放出され
る物質のエントロピーは30程度にしかならない
ため，rプロセスが起きるにはYe＜0.2（式（3）の
条件）となる必要がある 31）．
ブラックホール降着円盤からの物質流の数値流
体シミュレーションは極めて困難であり，今のと
ころ一般相対論およびニュートリノ輸送過程を考
慮したシミュレーションは存在しない．したがっ

図10 1.3太陽質量の中性子星二つの合体により放
出された物質のYe分布 28）．各Ye範囲（ΔYe＝
0.01）の質量比を表す．全放出物質の質量は
約0.01太陽質量である．

図11 1.3太陽質量の中性子星二つの合体により放
出された物質における元素合成 28）．横軸は質
量数，縦軸は元素の存在量．太陽系の rプロ
セス組成をみごとに再現している．

*10 超大質量中性子星の寿命は合体前の二つの中性子星の質量の和および中性子星の上限質量に依存する29）．質量の和が
中性子星の上限質量を大きく超える場合は，超大質量中性子星がつくられずに直ちにブラックホールになる可能性も
ある．また，質量の和が中性子星の上限質量より小さければ，ブラックホールにはならずに中性子星が残されること
になる30）．
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て，放出物質のYeがどれくらいになるかはあまり

よくわかっていない．ブラックホール降着円盤か
らのニュートリノ風の半解析的モデルによると，
ニュートリノの効果によりYeは0.3‒0.4程度まで
上昇し，弱い rプロセスしか起こらないと推測さ
れている31）．他方，ニュートリノを近似的に考慮
した数値流体シミュレーションによると，放出物
質のYeは0.2程度であると推測されている32）．
ブラックホール降着円盤の場合，質量放出のメ
カニズムはニュートリノ加熱だけでなく，粘性加
熱，核反応加熱，磁気力なども原因になりうる．
もしニュートリノ加熱が質量放出の主要な原因で
なければ，Yeはあまり上がらずに rプロセスが起
きる可能性がある．中性子星合体から放出される
全 rプロセス元素の量と組成を正確に予測するに
は，ブラックホール降着円盤からの物質流の詳細
な数値流体シミュレーションの結果を待つ必要が
ある．

4. ま　と　め

最新の詳細な数値流体シミュレーションに基づ
く元素合成の結果は，超新星爆発より中性子星合
体が rプロセス元素の起源である可能性が高いこ
とを示唆している．これまでに見てきたように，
とりわけニュートリノがその鍵を握っているよう
だ．超新星の爆発メカニズムがニュートリノによ
るものである限りYeの上昇は避けられず，せい
ぜい弱いrプロセスしか起こらないようだ．
実は，これは金属欠乏星の元素組成観測から得
られている事実と合致する（次号の青木氏，本田
氏，石丸氏の記事参照）．α元素や鉄族元素とは
明らかに異なる rプロセス元素の銀河化学進化的
な振る舞いから，「普通の」超新星爆発は重い r
プロセス元素の起源ではないことが示されてい
る．一方，金属欠乏星の観測から，軽い rプロセ
ス元素には，主要な rプロセス元素をつくる天体
とは別の起源が存在することも確かめられてい
る．これは，図7に見るように，超新星でも弱い

rプロセスが起きていることを示唆しているのか
もしれない．
本稿で見てきたのは，その「普通の」超新星爆
発であることに注意してほしい．銀河の化学進化
モデルからは―仮に超新星爆発が rプロセスの起
源だったとしたら―全体の数パーセント程度の超
新星で rプロセスが起きているとすれば金属欠乏
星の観測事実をうまく説明できることが示されて
いる 33）．例えば，数パーセント程度の超新星が
ニュートリノ加熱ではないメカニズム―磁場の効
果など―によって爆発しているとしよう（西村・
滝脇氏の記事参照）．そのような場合は，物質の
脱出速度が十分に速ければ，中性子星合体の場合
と同じように適度に中性子過剰な物質が放出さ
れ，rプロセスが起こるかもしれない．
中性子星合体シナリオのほうに問題はないの
か？　合体までに1億年以上もの時間がかかるよ
うな中性子星合体の元素合成の影響が，銀河初期
に生まれたと思われる金属欠乏星の組成に表れる
ということが本当にありうるのだろうか？　合成
される量は銀河の rプロセス元素の量を説明でき
るのか？（これらに対する答えは，次号の石丸氏
の記事を参照されたい）ブラックホール降着円盤
からの寄与は？　ブラックホール‒中性子星合体
の場合はどうなのか？　まだまだ解決すべきこと
がたくさんある．あるいは，最近のショートガン
マ線バーストの残光に見つかった「rプロセス新
星」らしき現象（田中氏の記事参照）のような観
測事実が蓄積されていくことにより，近い将来に
は答えが得られているのかもしれない．
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Supernovae and Neutron Star Mergers
―As the Origin of r-Process Elements
Shinya Wanajo
National Astronomical Observatory of Japan, 
2‒21‒1 Osawa, Mitaka, Tokyo 181‒8588, Japan

Abstract: �e astrophysical origin of r-process ele-
ments, such as gold and uranium that are made by the 
rapid neutron-capture process, is still unknown. �is 
article reviews the recent progress of the r-process 
studies based on the detailed hydrodynamical simula-
tions of core-collapse supernovae and neutron star 
mergers.
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