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超低光度矮小銀河（UFD）は，局所銀河群に所属する小さな衛星銀河である．小さな星質量と
短い星形成史は天の川銀河と対極にあり，したがって相補的な研究を行うことができる．筆者は数
値シミュレーションを用いてこのUFDの形成を計算し，中性子捕獲元素の化学進化を調べた．結
果として，r過程は中性子星連星合体などの r過程元素を多量に生成する天体で説明できることが
わかった．一方 s過程は，標準的な漸近分枝星の寄与のみでは十分でなく，高速回転星など s過程
元素を多量に作る起源が必要であることがわかった．本稿ではその結果を紹介する．

1. はじめに：元素と星・銀河考古学

宇宙には100種近い元素が存在する．水素とヘ
リウムはビッグバンで，炭素から鉄周辺までは大
質量星内部や超新星爆発時に合成されると考えら
れている．それより重い元素は，中性子捕獲過程
という特殊な過程で合成されたと考えられてい
る．宇宙核物理学の目標は，いつ，どの天体が，
どのくらいこれらの原子核を合成したのか，とい
う疑問にできるだけ具体的に答えることである．
元素は宇宙の歴史を紐解くうえで重要な役割を
果たす．（i）星や星間物質の分光観測でその存在
量を測定できること，（ii）一度できた元素はそ
う簡単に壊れないこと，また（iii）形成可能な場
所が限られていて，起源を比較的特定しやすいこ
とが理由としてあげられる（むろんこれらに限ら
ない）．これらの理由から，星や銀河を「化石」
とみなして考古学のように昔の状態を調べる「星
考古学」・「銀河考古学」という研究がある．実際
上にあげた元素の特徴は，地上の化石に残る生物
の骨などのそれとよく類似している．（i′）掘り

出しさえすれば骨があるのはわかる，（ii′）骨は
そう簡単に風化されない，（iii′）骨は特徴的な形
をしていて，もとの生物をある程度推測できる，
というように．
本稿でご紹介するのは，超低光度矮小銀河

（ultra-faint dwarf galaxies, 以下UFD）での中性
子捕獲過程元素合成のモデリングである．なぜ
我々の住む天の川銀河（Milky-Way, 以下MW）
でなく，わざわざUFDの成長史を調べるのか？　
それは，MWなどの大きな銀河を調べるだけで
は得られない示唆が得られるためである．本稿で
は，UFDの成長史および元素合成の歴史につい
て，UFDの元素組成からわかることをご紹介す
る．なお，UFDよりも大きな矮小銀河の中性子
捕獲元素については2016年7月号の平居悠氏の
月報記事に詳しいので，そちらも参照されたい 
[1].

2. UFDの形成と中性子捕獲元素

2.1　UFDの形成
宇宙には大小さまざまな銀河がある．今回我々

*1 アンドロメダ銀河，（我々の住む）天の川銀河，さんかく座銀河などを含む近傍の銀河群．
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が興味のあるUFDは，局所銀河群*1に所属する
小さな銀河である．多くは*2我々の住むMWの
衛星銀河*3であり，光度が105太陽光度以下のも
のをUFDと呼ぶのが一般的である．

UFDの特徴として，星形成の期間が短かった
ことがあげられる．ダークマターハローがそれほ
ど大きくなく，星のもととなる始原ガスが低温で
あった頃にはガスを保持できるが，宇宙再電離の
際にガスが加熱されると，ガスが「蒸発」してし
まい，星形成が止まってしまう．実際UFDの
星々は年齢が古い（10 Gyr以上）ことが色等級
図より知られている [3]．そのためUFDの星は宇
宙再電離以前に形成されたものと考えられる．つ
まり，UFDの元素合成史は約1 Gyr以下の短い
時間の結果であることが示唆される．
2.2　中性子捕獲元素の起源
中性子捕獲過程は，原子番号がおよそ30番以

上の重元素の合成過程である．中性子捕獲反応が
β崩壊より速く起きるものを r（rapid）過程，遅
く起きるものを s（slow）過程と呼ぶ [4]．r過程
と s過程では合成される元素組成のパターンが異
なり，例えばユウロピウム（Eu）はほぼ r過程で
のみ合成されるのに対し，バリウム（Ba）やス
トロンチウム（Sr）の合成には s過程の寄与が重
要である．
これらの元素合成過程を起こす天体は何だろう
か？　まず s過程は中小質量星のヘリウム殻燃焼
段階である漸近巨星分枝（以下AGB）星が主要
な天体であることがわかっている．半減期の短い
テクネチウム（Tc）がAGB星で観測されたこと 
[5], および星の水素外層と 12Cを含むヘリウム燃
焼層の間の混合を仮定し，AGB星で s過程を起こ
すメカニズムを再現できたためである [6].

それに対し，r過程の証拠は長らく見つからな
かった．もともと r過程元素の起源は超新星爆発
であると考えられていたが，観測的証拠は存在し
なかった．ところが2017年，中性子星連星合体
（neutron-star merger, 以下NSM）が重力波で観
測された．そこでガンマ線から赤外線までの多波
長同時観測が行われた．ニッケルの崩壊と鉄のオ
パシティでは説明できないほど緩やかに減衰する
明るさは，r過程元素の崩壊とランタノイドのオ
パシティを用いた予言と見事に合致した [7, 8]．
この観測により，NSMでは r過程が起きている
ことが明らかとなった．そのうえNSMが起きる
頻度と一回あたりの r過程元素合成量の積は，太
陽系での r過程元素の存在量を説明するのに十分
な量であった [9]．これで r過程の起源に決着が
ついたかに思われたが，NSMは r過程元素の
MWディスクでの化学進化を説明できないとい
う問題点も残されており，r過程の起源に決着が
ついたとはいえない [10]．
また「s過程と r過程」という二つの種類だけ
では十分でない可能性も指摘されている．金属欠
乏星で，原子番号が40程度以下（「ファースト
ピーク」）のSrなどの元素が多く，Ba, Euなど原
子番号54程度以上（「セカンドピーク，サード
ピーク」）の元素が少ない星がMWハロー領域に
観測されている [11, 12]．逆に，Euを多く含む
r-II星（[Eu/Fe]*4＞1.0）ではセカンドピーク以
降の元素がファーストピーク元素に比べて多いこ
とも報告されている [13, 14]．このため，中性子
捕獲元素のうち軽元素のみを合成する “Light- 
element primary process” と呼ばれる過程の必要性
が指摘されている．この起源として，電子捕獲型
超新星爆発が起源として提唱されている [15, 16].

*2 最近Carina II, Carina IIIという大マゼラン雲所属のUFDの分光観測が行われた [2].
*3 より大きな銀河のダークマターハローポテンシャル中に存在する銀河．もともと独立した銀河であったが，階層的構
造形成でより大きな銀河に飲み込まれたもの．

*4    
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N N10 10[X/Y] log log  ，つまり太陽組成比を0とした組成比を対数で表した量で，2.0は100倍ということ．
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3. UFDの中性子捕獲元素測定

さて，これでUFDの中性子捕獲元素について
考える準備が整った．ここで実際に観測データを
見てみよう．図1に中性子捕獲元素であるEu, Ba, 
Srの元素組成を示した．まず観測の難しいEuに
ついて，Reticulum II（以下Ret II）, Tucana III
（以下Tuc III）, Grus II（以下Gru II）でのみ存在
量が測定されており，他のUFDには上限値のみ
が与えられている．とくにRet IIについては [Eu/
Fe]～2.0と非常に多量のEuが観測されている．
Tuc IIIとGru IIについても，Ret IIほど極端では
ないものの [Eu/Fe]～0.5とEuを豊富に含む．こ
れら3つのEu-rich UFDではEuとBaの比が [Eu/

Ba]≳0.5であり，r過程が主要な中性子捕獲元素
合成過程であることを示している．r過程はBaも
多量に合成するため，Ba存在量もRet IIは抜きん
出て多く，Tuc III, Gru IIも他のUFDに比べると
多い．SrもBaと類似の傾向があるが，Canes 
Venatici II（以下CVn II）やPieces IIなど例外的
にEuが見つからないのにSrを多量に含むUFD
も存在する．
他の16個のUFDでは，Euには上限値しかつ
けられていない．Baは多くの星で測定されてい
るが，元素存在量は少ない．多くのUFDでは 
－1≳[Ba/Fe]≳－2である．Carina IIやBootes I
などいくつかのUFDでは [Eu/Ba]≲0.0と有用な
制限がついており，Baの起源が s過程であること

図1 UFDの星の元素組成分布．SAGA databaseより作成．縦軸は左上からユウロピウム（Eu）, バリウム（Ba）, ス
トロンチウム（Sr）の元素量．横軸はすべて金属量（[Fe/H]）．Milky Wayで観測された星は小さい点で示す．
Euが観測されたものは星印，そうでないものは丸印，上限値しか得られていない星は下三角印でプロットし
ている．
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を示唆している．ただし多くのUFDではEuの上
限値が有用とはいえず，r過程起源である可能性
も残されている．

4. UFDでのr過程元素合成

まずは議論が単純なr過程元素について考える．
説明すべき事柄は，なんといってもRet IIの飛び
抜けたEu量である．まずどの程度のEuが必要な
のかを推定しよう．UFDが星を作っていた頃，
ダークマターハローの質量は108 M◉程度と推定
されている [17]．銀河内にバリオンはダークマ
ターの1/5ほどあり，そのうち約10％が星形成に
寄与するとすると，水素ガスの量は2×106 M◉程
度である．観測された元素存在比 [Eu/H]～－1
とするには，（Eu質量）/（H質量）の太陽組成比
が5×10－10 M◉ であるため，1×10－4 M◉ のEuが
あれば良い．質量数69以降の太陽 r過程元素比 
[18] を用いてこれを総 r過程元素量に変換すると
0.1 M◉となる．
実はこの量，GW170817でのエジェクタ量～

0.05 M◉という推定と非常によく合う（水素ガス
量の推定精度，太陽の r過程組成を仮定するなど
のモデル不定性を考慮すると，2倍は非常に良い
合致である）．つまり，中性子星連星合体，もし
くは同程度の r過程元素を合成するイベントが
Ret II中で1回起きたと考えると非常によく説明
できるのだ．Tuc III, Gru IIのEu量はこれより少
なく，（i）合成された r過程元素量が少ない，（ii）
合成された r過程元素のうち一部しか銀河に残ら
ない，（iii）混合した水素ガス量がRet IIより多
い，などの説明が考えられる．
この結果に加えて，他の大多数のUFDではEu
は測定されず，むしろ s過程の寄与が重要と思わ
れることを合わせて考えると，次のような解釈が
可能である [19]： Eu-rich UFDでは r過程イベン
トが一回以上起こり，その他のUFDでは起こら
なかった．各UFDでの r過程イベント回数の期
待値は1より小さく，したがって運よく r過程を

経験したUFDでは [Eu/Fe] が太陽組成よりも高
くなる．
筆者らは，宇宙論的シミュレーションを用いて

この仮説を検証した [20]．インフレーションで
定まる宇宙論的初期条件から始め，UFDが星形
成をほぼ終える宇宙年齢1 Gyrまでの成長を追っ
た．シミュレーション中にはダークマター粒子と
ガス粒子があり，ガス粒子は密度が高くなると星
粒子に変換される．各星粒子にはさまざまな質量
の星が含まれていると考える．星粒子は大質量星
の寿命を迎えると周囲に鉄などの元素をばら撒き，
また超新星爆発で周囲のガスを外に吹き飛ばす．
仮定より r過程イベントは1回しか起きない．
そこで星での通常の元素合成とは別に取り扱っ
た．星形成は銀河の中心付近で起こるが，広い範
囲を可能性として考慮したのは r過程起源として
最も有力なNSMを意識してである．中性子星は
誕生の際に親星の非等方爆発の影響（「キック」）
を受け，数十から数百km s－1の初速度を持つこ
とが考えられる．そのためNSMも星形成領域か
ら外れた場所で起こる可能性がある．このキック
の強さは不定性が大きく，さまざまな爆発場所が
考えられるので，銀河中心，そして中心からビリア
ル半径の10%，50%，1倍，2倍，3倍，5倍とさま
ざまな距離だけ離れた地点での爆発を試した．
図 2にシミュレーションから得られたUFD
中の星の元素量を示した．まず r過程元素合成が
銀河中心部で起きた場合，星の [Eu/Fe] は 1≲
[Eu/Fe]≲2くらいになる．この元素存在量はRet 
IIと同程度であり，Ret IIのように多量のEuを星
に取り込ませるには，r過程が中心に近い場所で
起きるべきであることがわかった．ビリアル半径
の10％，50％程度離れた場所で r過程が起きた場
合も類似の結果となった．
一方 r過程元素合成イベントが銀河の外縁部

（ビリアル半径程度）で起きた場合の例が右のパ
ネルである．Euの存在量は先ほどよりも1桁強
少ない．この量はTuc III, Gru IIをよく説明する
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程度である．ビリアル半径の2倍以上離れた場所
だと，[Eu/Fe] の値は急速に減少し，これらの
UFDとは合致しなくなる．

r過程が起きてからの時間が短いと，星間ガス
の元素組成がより不均一になるため，そこから作
られる星々の r過程元素量分布は大きな分散を示
す．典型的に100‒200 Myr程度以上混合しない
とRet II, Tuc IIIのように小さい分散にはならな
いことが判明した．そのためRet IIやTuc IIIでは
星形成が比較的長く（100 Myr以上，数100 Myr
程度）続いたと思われることが明らかとなった．
これはそれほど強い制約ではないが，「r過程が
起きさえすればよい」というほど単純ではないと
いう指摘である．
以上より，Euを含む3つのUFDでの r過程元

素合成について，最初の推定でほぼ問題ないこと
が数値計算でも示された．すなわち，Ret IIのよ
うに [Eu/Fe]～2のUFDではNSM等の r過程イベ
ントが銀河ビリアル半径以内で，星形成の最中に
起きた．星形成は比較的長く続き，元素がよく混
合されてから形成された星が主である．一方Tuc 
IIIとGru IIのように [Eu/Fe]～0.5のUFDについ
て，1 kpc程度離れた場所で r過程イベントが起
きた．可能性は二つあり，BNSがUFDの脱出速
度（～25 km s－1）程度のキックを受けた，もし

くはより強いキック（～100 km s－1）を受けたが
合体時間が短かった（～10 Myr）のいずれかと
考えられる．どちらの可能性がより高いかはキッ
クの強さと合体時間の分布関数により変わる．

5. UFDでのs過程元素合成

5.1　バリウムと回転星
Euが測定された3つのUFDについては，r過

程イベントが一回起きたと思えばよいことがわ
かった．これらのUFDではBa合成は r過程イベ
ントが明らかに支配的である．続いて，Euが測
定されていない残りのUFDについて考えてみよ
う．幸いBa, Srは測定点が多く，[Ba/H]～－5な
ど非常に低い存在量でも検出例がある．これらの
元素はほぼ全てのUFDで測定されている．
まず，Baの起源は r過程だろうか，それとも

s過程だろうか？　Car IIなど一部のUFDでは
[Eu/Ba]≲0.0と s過程の寄与が強いことが示唆さ
れている．また，Ret IIらの元素組成を説明する
際に r過程が一度にたくさんの元素を合成する代
わりに，各UFDでの回数期待値は1より小さい
という仮定をおいた．一貫した立場をとるならば
他のUFDでは r過程が一度も起こっていないと
考えるのが自然である．したがって，ここではこ
れらUFDでのBaの起源は s過程であると考えて

図2 r過程元素であるEuの含有量分布．左図：星形成初期に，銀河の中心部でr過程元素合成が起きた場合．右図：
星形成初期に，銀河のビリアル半径付近（中心から約1 kpc）で r過程元素合成が起きた場合．[20] の図3, 4よ
り，一部改変あり．
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議論を進める．
MWでは，s過程元素の主要な起源はAGB星
である．しかしUFDについても同じと考えてよ
いのだろうか．この疑問を持つ理由が二つある．
一つはUFDの星形成史の短さである．UFDは再
電離までに星形成を止めるため，星形成史は数百
Myr程度である．つまりUFDが星形成を終えた
時，中小質量星はいまだ主系列星であり，s過程
元素の合成に寄与できない可能性がある．もう一
つはUFDの金属量の低さである．s過程では，鉄
など種核種に中性子を捕獲させて重元素を合成す
る．そのため金属量の低いUFDのAGB星におい
ては，種核種が少ないため s過程元素合成量も少
ないことが推測される．このことは一見Eu-poor 
UFDの中性子捕獲元素量が少ないことに合致す
るようだが，定量的に検証する必要がある．
このような疑問に答えるべく，筆者らはUFD

での s過程元素の化学進化に関するシミュレー
ションを行った [21]．まずAGB星でのs過程元素
合成のみを考慮して計算を行った．結果が図3で
ある．M-UFDとL-UFDはともに数値計算で形
成されたUFDであり，星質量は4,000太陽質量と
12,000太陽質量である．十字印は r過程の影響を

強く受けた星であり，今回のターゲットではな
い．星印が今回のターゲットである．M-UFDと
L-UFDのどちらも，基本的にシミュレーション中
の星粒子は観測より1‒2桁少ないBa, Sr量となっ
ており，明らかに不十分である．これよりAGB
星のみの寄与では不十分であることがわかった．
さて，何かを変えなければならない．可能性と
して，（i）初期質量関数（IMF）を変更する，（ii）
super-AGB*5星の寄与を加える，（iii）高速回転
星の寄与を加える，という3つが考えられる．こ
れらの可能性を順に吟味していく．
まず IMFを変更する方法を考える．各星での

元素合成はそのまま，重い星の割合を増やせば
s過程元素の量も増えて問題が解決されると思う
かもしれない．しかし，単純に重い星を増やす
（IMFのべきをサルピーター関数の －2.35乗より
ゆるくする）だけでは，実現される [Ba/Fe] はむ
しろ下がることがわかった．理由は簡単で，大質
量星が増えて鉄（分母）の生成量が大幅に増える
のに対し，s過程元素合成に至るような3～8 M◉ 
の星の割合はそれほど変わらないためである．代
わりにほとんどの星が4 M◉付近になるような極
端な IMF*6を試したところ，元素の量をある程

図3 AGB星での s過程元素合成のみを考慮した場合のシミュレーション結果．左図：大きめ（12,000 M◉）のUFD. 
右図：小さめ（4,000 M◉）のUFD. 折れ線はシミュレーション中の星粒子の各金属量（[Fe/H]）での中央値を
示す．十字印はr過程の寄与が主である星．星印はs過程の寄与が主と考えられる星．[21]の図2より，一部改
変あり．

*5 AGB星より重く，星中心部で炭素を燃やすことができるが，大質量星より軽く，爆発で鉄を合成することができない星．
*6 これは「元素合成に関わる星が」4 M◉ということで，ほかに（生き残る）小質量星はいると考える．
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度説明することができた．このモデルでは大質量
星の形成率を極端に抑えねばならず，かなりの
ファインチューニングである．しかし，星形成率
が低い（～10－4 M◉ yr－1, 100 Myrで104 M◉に対
応）環境では大質量星の生成が抑制されるという
主張もあり，興味深い [22].

AGB星以外からの寄与を考慮する，という可
能性もある．どのような天体が考えられるだろう
か？　まずは super-AGB（「超」漸近分枝）星で
ある．最近の研究で，22Ne（α, n）25Mg反応が中性
子源となり，s過程が起こるということが指摘さ
れた [23]．この可能性を調べたところ，super- 
AGB星の数が少なく，また個々の super-AGB星
が作る s過程元素量も少ないため，主要な s過程
源とはなりえないことがわかった．
続いて高速回転星である．回転星では，星の回
転により星の内部で元素が混合される．とくにヘ
リウムコア燃焼段階において作られた 12Cが水素
殻燃焼部に混ざり込み，CNOサイクルで 14Nが
合成される．この 14Nが再びコア部分に戻ると，
今度はヘリウムとの核融合で 22Neが合成される．
22Neは 22Ne（α, n）25Mg反応で中性子を供給できる
ため，s過程元素の合成が起こる [24]．筆者らは

この回転星からの寄与を考慮したシミュレーショ
ンを行った．元素合成量は回転速度によって異な
るため回転速度分布を仮定する必要がある．ここ
ではMWの窒素量と s過程元素量を再現するよう
選ばれた回転速度分布を使用した [25].
結果を図4に示した．AGBのみを考慮した場

合に比べて大幅に元素含有量が増えている．これ
は回転星でのBa合成量がAGB星に比べてはるか
に多いことを示している．大きなUFDサンプル
（“L-UFD”）では [Ba/Fe]～－1の比較的Ba-rich
な星が形成される一方，小さなUFDサンプル
（“M-UFD”）では [Ba/Fe]≲－2などの星も形成
されており，全体としてUFDの星々のBa組成分
布が再現されている．このことから，回転星は
UFDの s過程元素の起源として有力であることが
明らかとなった．
回転星がUFDの s過程元素の起源であること

の検証方法がふたつ考えられる．まず一つは窒素
と s過程元素の相関である．回転星では窒素が多
量に合成される．つまり窒素と s過程元素の起源
天体が同じ天体になるので，窒素量と s過程元素
量の相関が見られることが予想される*7．しか
し，現時点では星の窒素量を観測した例はほぼな

*7 個々の回転星での窒素生成量と s過程元素生成量は必ずしも比例しない．しかし星々が一つの星の寄与のみから形成
されることはまれで，回転星らの影響を強く受けたガスとあまり受けなかったガスを比べれば，前者は s過程元素量
も窒素量も多くなり，全体としては相関が期待される．

図4 図2に加えて，回転星でのs過程元素合成を考慮した場合のシミュレーション結果．[21] の図3より，一部改変
あり．
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く，比較は難しい．もう一つは [Ba/Sr] 比であ
る．回転星では，回転が速いほどこの [Ba/Sr] 比
が高くなる．一方，回転速度分布は金属量の増加
とともに遅い方へ移動する [25]．このことから，
金属量の比較的高い [Fe/H]～－3から －2にかけ
て [Ba/Sr] が減少する傾向が見えるはずである．
しかし，UFDの観測結果を見ると実はそのよう
になっておらず，[Ba/Sr] の値はむしろランダム
に分布している．これは回転星の速度分布が 
[Fe/H] に応じてそれほど変化していないか，も
しくは次節で述べるように，全く別の天体が主に
Srを生成していて，回転星とは相関を持たない
ものである可能性がある．
このように間接的な検証方法がありうるもの
の，いずれも決め手に欠ける．今後，回転星での
元素合成を直接明らかにする観測が求められてい
ると言える．
5.2　ストロンチウムと電子捕獲型超新星
ここまで主にBaについて議論を展開してきた

が，Srも重要な中性子捕獲元素である．比較的
軽い元素であるため，Srを作るがBa, Euを作ら
ない天体があることが示唆されている．そこで重
要なのが電子捕獲型超新星爆発（electron-capture 
supernova, 以下ECSN）である．ECSNは理論的
に存在が予想されている [15] ものの，これまで
ECSNと確定した超新星爆発は存在しない．エネ
ルギーが小さい爆発であり，かに星雲や超新星
2018zdがECSNであるとする研究もある [26]．
このECSNは多量にSrを合成することが予想

されている [16]．そこで我々は，ECSNが一定の
割合（ここでは5,000 M◉に1回）で起きると仮
定して，化学進化への影響を調べた．すると，
ECSNでのSr生成量は非常に多く，1回で [Sr/H]
≳－4まで到達することがわかった．
ここで興味深いのが，UFDのSr量と星質量の
関係である．図5に各UFDの絶対光度と，Sr量
の最大値の関係を示した．縦軸はSr量が分光観
測で測定されている星のうち最も [Sr/H]が高い

ものの値である．明らかに，明るい（大きな）
UFDほどSrの量が多い．これは質量‒金属量関
係を示しているに過ぎないと思われるかもしれな
いが，UFD程度の星質量では金属量はあまり星
質量に依存しないことが知られている [27]．
図 5の [Sr/H]＝－4の 位 置 に 線 を 引 い た．

ECSNが一度でも起こると，この線の上にくるこ
とが予想される．つまり，約2,000太陽光度以下
のUFDでは一度もECSNが起きていないと考え
られる．これは形成された星の総質量が約
5,000 M◉ 以下のUFDでは一度もECSNが起きて
いないことを示唆する．この頻度をさらにECSN
の親星の初期質量範囲に対応させることができ
て，∆ M～0.1 M◉（例えば8.0≲M≲8.1 M◉）と
なる．
このように，UFDのSr量が少ないこと，ECSN
ではSrが多量に合成されることより，ECSNの
レートに制限をつけることができた．

6. 今後の展望

UFDの中性子捕獲元素の組成を調べることで，

図5 UFDの光度と最大Sr存在量の関係．Bootes II
には上限値しか存在しないため，最もゆるい
上限値をプロットしている．[21] の図8より，
一部改変あり．
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回転星や電子捕獲型超新星といった標準的でない
元素合成サイトについて示唆を得ることができ
た．しかし特に回転星の元素合成計算には重要な
不定パラメーターが含まれており，生成される元
素の量や組成比などに大きな不定性があるという
問題がある．これを解決するために，例えば
UFDやMWの化学進化によって較正されたパラ
メーターを用いて別の天体の化学進化を予言し，
観測データと比較，検証することが求められる．
もしくは実際に回転する星の表面速度とそこでの
s過程元素合成を制限するような観測が求められ
ている．

UFDよりやや大きい，矮小銀河の中性子捕獲
元素も興味深い対象である．Fornaxなどいくつ
かの矮小銀河，およびGaia衛星によってその存
在が明らかとなったGaia-Enceladus*8では，r過
程元素が多いことが知られている [28]．このよ
うにMWと環境（例えば銀河質量，したがって
水素ガス保有量や超新星で合成された元素の保持
率など）が異なる天体で，元素合成史はMWと
同じと思ってよいのだろうか．何の違いが r過程
元素量の違いを生み出したのだろうか [29, 30].
またUFDの成長史と力学的性質を結びつける
ことも考えられる．UFDは基本的にコンパクト
であるが，最近Tucana IIが実は大きく広がった
構造を持つことが明らかとなった [31]．この広
がった構造は，数千太陽質量の非常に小さな二つ
の銀河が合体することで再現できることを示した 
[32]．合体は星形成を誘発し，その際に形成され
た星が主として外側に分布することがわかった．
合体を経験しないUFDはコンパクトな構造を
保っており，合体がUFDの星数密度構造を大幅
に変えることを示した．観測される金属量勾配も
再現できており，Tucana IIの有力な形成シナリ
オといえる．合体はUFDの星形成史や化学進化

に大きな影響を及ぼす．現在他のUFDの周囲に
も同様の薄く広がった構造がないか探す観測が予
定されているそうであり，結果が楽しみである．
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Abstract: �e heaviest elements are synthesized in 
neutron-capture processes．Although being the 
smallest, ultra-faint dwarf galaxies（UFDs）show us 
crucial clues to the origins of these elements．Here we 
introduce our recent results on the modeling of the 
synthesis of neutron-capture elements in UFDs and 
discuss what we have concluded through the work.
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