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2017年，連星中性子星合体からの重力波（GW170817）の検出と電磁波対応天体「キロノバ」
の観測により，中性子星合体による rプロセス元素合成が確認された．しかし，この中性子星合体
で合成された個々の元素の種類や量はほとんど明らかになっていない．筆者らはキロノバのスペク
トルから元素の情報を引き出すことを目的に，重元素の原子データを構築し，輻射輸送シミュレー
ションを行った．その結果，GW170817に付随して観測されたキロノバのスペクトルの吸収特徴
を，ストロンチウム，ランタン，セリウムといった元素で説明できることがわかった．本稿ではそ
の結果を紹介し，それぞれの吸収特徴が元素合成の物理状況や個々の元素量に与える制限について
議論する．

1. 重元素の起源とrプロセス

現在，我々は周期表の上で118の元素を知って
いる．では宇宙が始まって以降，これらの元素は
宇宙のどこでどのように作られてきたのか？この
ような元素の起源を解明することは天文学・宇宙
物理学の重要課題の1つである．長年の研究で，
鉄までの元素は主に恒星内の核融合反応で作られ
ることが理解されている．しかし，鉄より重い元
素の起源は解明されておらず，特に金やプラチ
ナ，ランタノイド*1などの「rプロセス」を必要
とする元素の起源は長年の未解決問題である．

rプロセスとは，鉄より重い元素を作るのに必
要な中性子捕獲反応の1つである．中性子捕獲反
応では，電荷を持たない中性子が原子核にくっつ
き中性子過剰な同位体が作られ，それが放射性崩
壊を起こして中性子が陽子に変換されることでよ

り重い元素が作られる．中性子捕獲が原子核の放
射性崩壊よりも速いタイムスケールで起こると
き，この反応を r（rapid）プロセスと呼ぶ．

rプロセスが起きるには非常に中性子過剰な環
境が必要であり，近年，連星中性子星の合体現象
が起源天体の有力な候補として注目されてきた．
二つの中性子星が連星系を成していると，重力波
を放って合体することが知られている．このと
き，中性子星の一部が宇宙空間に吹き飛ばされる
と，吹き飛ばされた物質中で rプロセスが起きる
[1, 2]．さらに，合成された rプロセス元素の放射
性崩壊によって放出物質が熱化され，可視光や赤
外線で光る現象「キロノバ」が見られることも予
想されていた [3, 4]．実際，2017年8月に連星中
性子星合体からの重力波が初めて直接検出され
（GW170817）[5]，さらに世界中の望遠鏡による
追観測によって電磁波対応天体が発見された [6]．

*1 原子番号57‒71の元素で，レアアース（希土類元素）の一部．
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観測された電磁波対応天体の光は予想されていた
キロノバの光り方と見事に一致し，マルチメッセ
ンジャー観測の成功によって確かに中性子星合体
で rプロセス元素が合成されていることが確認さ
れている [7]．
しかし，中性子星合体が本当に宇宙の rプロセ
ス元素の起源であるかどうかはまだ明らかではな
い．元素の起源を考えるうえで重要なのは，一度
の中性子星合体で実際に合成される元素の種類や
量だが，GW170817ではこれがほとんどわかっ
ていないのだ．本稿では，このような個々の元素
の情報を引き出すには何が必要か，そして実際に
どのような情報が引き出せるかについて，筆者ら
の研究に基づいて紹介する [8, 9]．

2. キ ロ ノ バ

はじめに，この章では理論的に予想されていた
中性子星合体・キロノバの描像と，2017年に観
測されたキロノバについて紹介する．中性子星合
体の解説やGW170817に付随したキロノバの解
説については，2018年の柴田氏の記事 [10]や
2019年の仏坂氏の記事 [11]，2021年の田中氏の
記事 [12]などを参照されたい．
まず，中性子星合体が起こると，中性子星の一
部が宇宙空間に放出される．合体後数10ミリ秒
程度で吹き飛ばされる物質は元の中性子星の成分
を含むため，非常に中性子過剰であることが期待
される [13, 14]．また合体後には降着円盤が形成
され，そこからも物質が放出される．ここでは粘
性加熱やニュートリノにより中性子が陽子に変換
され，中性子過剰度はやや低くなることが期待さ
れる [15, 16]（図1）．
放出された中性子過剰な物質では rプロセスが

起き，中性子過剰な不安定核が作られる．中性子
過剰度の高い物質中では rプロセスが効率よく起
き，ランタノイドを含むより重い元素まで合成さ
れる [17]．一方で，中性子過剰度がやや低い環境
ではランタノイドまで元素合成が進まず，セレン

（原子番号34）からキセノン（原子番号54）あた
りの比較的軽い元素が豊富に合成される [18]．そ
して合成された不安定核は放射性崩壊を起こし，
高エネルギーのガンマ線や電子が放出される．物
質はこのような高エネルギー粒子との相互作用に
よって熱化され，主に可視光・赤外線の熱的な放
射が数日～10日ほどのタイムスケールで起こる．
これがキロノバである．
中性子星合体の放出物質から放射される光はさ
まざまな元素と相互作用をしながら抜け出してく
るため，キロノバの性質は物質中に含まれる元素
の種類に大きく影響される．特に，ランタノイド
は可視光から赤外線の光を非常に効率よく吸収す
ることがわかっている [19]．そのため，ランタノ
イドが存在すると光はなかなか抜け出してこられ
ず，放射が長時間続くようになり，可視光よりも
赤外線で明るくなる [20, 21]．一方ランタノイド
よりも軽い元素はそれほど光の吸収効率が高くな
いため，この場合の放射は短い時間で，可視光で
明るくなることが期待される [22]．

GW170817の電磁波対応天体は，合体後20日
頃まで可視光・赤外線で詳細に観測された．その
結果，初め（合体後2‒3日）は可視光で明るかっ
たもののすぐに暗くなり，その後赤外線でより長
い時間（～10日程度）明るく輝くという振る舞
いが見られた．これは，GW170817ではランタ
ノイドまで元素合成が進まなかった成分と，ラン
タノイドが合成された成分の両者が存在していた

図1　中性子星合体による物質放出の模式図．
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ためと解釈できる．つまり，理論的に予想されて
いたように，中性子星合体時には中性子過剰度の
高い成分と，中性子過剰度がやや低い成分の両方
が放出されていたと考えられる．このような理論
と観測の一致によって，中性子星合体による質量
放出の描像と rプロセス元素合成が確認された．

3. キロノバのスペクトルと原子データ
キロノバの光度曲線からは，中性子星合体で少
なくともランタノイドまでの元素は合成されたこ
とがうかがえる．では，この中性子星合体で金や
プラチナは合成されたのだろうか．合成された元
素を特定するもっとも直接的な方法は，スペクト
ルを用いた元素の同定である．個々の元素は決
まった波長の光を吸収する性質（束縛遷移）があ
るため，スペクトルに現れる吸収線を調べること
で，個々の元素を特定することができる．
GW170817で観測されたキロノバのスペクトル
[23]を見ると（図2），矢印で示すように幅の広
い吸収特徴がいくつも見られることがわかる．つ

まり，これらの吸収特徴を生み出した元素を特定
できれば，その元素が中性子星合体で合成された
証拠になると言える．
しかし，キロノバのスペクトルから元素を同定
することは容易ではない．そもそも，吸収線から
元素の種類を特定するには，それぞれの元素が吸
収できる光の波長（遷移波長）や，その波長の光
が吸収される確率（振動子強度）を知っておかな
ければならない．rプロセスでは鉄より重い元素
が多く合成されるため，それらすべての元素の
（正確にはそれらのさまざまなイオン化状態での）
情報が必要になる．このような「原子データ」は
地上の分光実験で原子の性質を調べることで構築
されるが，重元素の特に赤外線での実験はこれま
でほとんど行われていなかった．つまり実験的に
は，キロノバの赤外線スペクトルにどのような吸
収線が現れるかがわからないのだ．
実験的な重元素の原子データは限られているた
め，これまでは原子構造計算コード（HUL-
LAC [24]など）を用いた理論計算によって重元
素の性質が調べられてきた [19]．これによって各
元素の性質を統計的に理解できるようになり，重
元素による吸収係数の評価や，それを用いたキロ
ノバの光度曲線の現実的な計算が可能になった．
2017年に観測されたキロノバの光度曲線の現実
的な解釈が可能だったのも，その時点でこうした
理論原子データが構築されていたおかげである．
しかし，こうした理論計算では元素の統計的な性
質は得られる一方，実験値を再現できるほどの精
度はなく，スペクトルの吸収特徴を調べるには直
接使えないという問題がある．そこで筆者らはこ
の状況を打開するべく，一長一短ある二種の原子
データの合わせ技に取り組んだ．
3.1　すべての重元素を調べる
中性子星合体からの放出物質は，言い換えれば
膨張運動する重元素ガスのプラズマで，キロノバ
はこのプラズマが放つ光である．運動するプラズ
マにおける元素の光の吸収度合いは，プラズマの

図2 GW170817に付随して観測されたキロノバの
スペクトル[23]．左の数字は中性子星合体後の
日数を表す．矢印で主な吸収特徴を示した．
スペクトルは見やすいように縦方向にずらし
てある．影付きの領域（1400ナノメートル付
近，1800‒1900ナノメートル付近）は地球大気
の影響を受けている．
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温度・密度といった物理状況を仮定すれば評価す
ることができる．そこで我々はまず，完全性の高
い理論原子データを用い，キロノバの物理状況で
それぞれの重元素が光をどの程度吸収できるのか
を調べた．スペクトルに吸収特徴を作り出せる候
補となる，強い吸収度合いを示す元素を特定する
ためである．これはすべての元素の性質を網羅し
ている理論データの強みと言える．その結果，カ
ルシウム（原子番号20），ストロンチウム（原子
番号38），ランタン（原子番号57），セリウム（原
子番号58）が光を強く吸収する傾向があること
が明らかになった（正確には，カルシウムとスト
ロンチウムは一階電離イオン，ランタンとセリウ
ムは二階電離イオンが重要である）．
この結果をもとに周期表を見てみると，興味深
いことに，光を強く吸収する傾向がある元素はす
べて周期表上で左側の族に属していることがわか
る（図3，青色）．これは元素の原子構造がよく
似ていることを示している．例えば，第2族に属

しているカルシウムとストロンチウムは，一階電
離している場合，最外殻に1つ電子を持ってい
る．ランタンやセリウムはランタノイドの中で原
子番号の小さい元素であり，二階電離している場
合，ランタンは1つ，セリウムは2つの最外殻電
子を持っている．
ある元素において，束縛遷移に関与する最外殻
電子の数が少ない（原子構造が単純な）場合，元
素は比較的限られた波長の光のみを吸収する．す
ると，振動子強度の総和則により，各遷移の振動
子強度（遷移確率）は大きくなりやすい．つま
り，上記の元素（イオン）が光の強い吸収源にな
ることは，最外殻電子の数が少なく，特定の波長
のみでの遷移が起こりやすいという原子物理的性
質に起因するものとして理解できる．
実は，これは太陽のスペクトルでも同じであ
る．有名なフラウンフォーファー線はナトリウム
（原子番号11）やマグネシウム（原子番号12），
カルシウムによる吸収線を含んでいるが，周期表

図3 元素の周期表．本研究で重要な元素を青色，ランタノイドを灰色の枠で囲んである．中性子星合体における r
プロセスでは主にカルシウム（原子番号20）以降の元素が合成される（[25]など）．
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（図3）を見ると，これらの元素も周期表の左側
の族に属していることがわかる．太陽組成による
と，これらの元素は炭素や酸素より量が多いわけ
ではない．つまり，太陽スペクトルにおける強い
吸収線も，最外殻電子の数が少なく，特定の波長
の光をよく吸収する元素によって作られていると
理解できる．
3.2　新たな原子データの構築
キロノバのスペクトルに吸収特徴を作りそうな
元素は特定できたものの，理論原子データにおけ
る光の吸収波長（遷移波長）は精度が低い．観測
スペクトルと直接比較して吸収特徴を議論するに
は，実験的に正確な波長データが必要である．そ
こで，筆者らは実際のスペクトルへの応用を可能
にするために，実験のデータベース [26, 27]から
重要な元素が吸収する光の波長のデータを構築し
た．もちろん，ほとんどの重元素（正確にはこれ
らのイオン）の赤外線での実験は行われていない
ため，実際に波長データの構築をすべての重元素
に対して行うことは不可能である．しかし，ここ
ではキロノバのスペクトルに吸収特徴を作りそう
な一部の元素に対してのみ行えばよく，幸い，特
定した重要な元素が吸収できる光の波長は可視光
だけでなく赤外線にも実験データが存在していた
ため，実現が可能となった．
ここで重要なことは，元素による光の吸収度合
いを考えるには，その波長の光が吸収される確率
（振動子強度）が必要ということである．これが
実験的には最も難しく，最も不足しているデータ
である．例えば，ランタンやセリウムが吸収でき
る赤外線の波長はわかっていても，確率がわから
ないため，実験的にはその光の吸収度合いまでは
わからなかったのだ．しかし，我々は理論原子
データ [19]を用いてこの部分を補うことができ
る．つまり，実験的に正確な光の波長と理論計算
から得られた光の吸収確率を合わせ，利用できる
原子データの「いいところ取り」をすることで，
キロノバのスペクトルの吸収特徴を調べるための

新しい原子データを構築することができた．

4. 元素の同定とそこからわかること
4.1　シミュレーションによる元素の同定
ここまでで，キロノバのスペクトルで元素を特
定するために必要な準備は整った．しかし，実際
に元素を特定することは単純ではない．中性子星
合体からの放出物質は高速（典型的には光速の
10‒20％）で膨張しており，ドップラー効果に
よって光の波長がずれてしまうためである．これ
によって個々の元素の吸収する光の波長がずれ，
さまざまな元素の吸収線がさまざまな波長（速
度）で混ざってしまう．結果，図2の観測スペク
トルから見て取れるように，吸収線の幅は非常に
広くなる．
そこで，キロノバの詳細な輻射輸送シミュレー
ションによって，スペクトルの計算を行った．こ
の結果を実際の観測スペクトルと比較すること
で，どの吸収特徴がどの元素で説明できるのかを
特定できるというわけである．このシミュレー
ションを行うには，やはり光が物質にどの程度吸
収されながら抜け出してくるかを評価する必要が
ある．スペクトルの吸収特徴を調べるには，前章
で構築した重要な元素の新しい（正確な）原子
データが肝心である．同時に，放出物質全体とし
ての元素の吸収係数も評価する必要があり，依然
として統計的な元素の性質，つまり理論原子デー
タが欠かせない．そこで，新しい原子データと理
論原子データの両者を組み合わせたハイブリッド
な計算を行うことで，これまでにない現実的なキ
ロノバのスペクトルの計算を可能にした．
シミュレーションで得られたキロノバのスペク

トル（図4）には，破線で示したようにいくつかの
吸収特徴が見られる．これらの特徴はそれぞれ，
前章で特定したカルシウム，ストロンチウム，ラ
ンタン，セリウムによるものであった．現実的な
キロノバの計算からも，これらの元素が実際に吸
収特徴を作り出すことが確認できたと言える．
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では，計算スペクトルを実際の観測スペクトル
と比較してみる．実は，900ナノメートル付近の
吸収特徴だけはすでにストロンチウムで説明でき
ることが報告されており [28]，筆者らの詳細な計
算結果もそれを裏付けていることがわかる．さら
に赤外線では，ランタンとセリウムの作る吸収特
徴が観測スペクトルに見られる吸収特徴と一致す
ることがわかった．これにより，この中性子星合
体でストロンチウム，ランタン，セリウムが合成
されていたことが同定できた [8, 9]．
4.2　元素合成の物理状況
シミュレーション結果では，650ナノメートル

付近に強いカルシウムの吸収特徴が現れている．
すでに述べたとおり，カルシウムとストロンチウ
ムは原子構造が非常によく似ているため，両者が
同時に強い吸収特徴を作ることは原子物理的な性

質から自然であると言える．しかし，2017年の
観測スペクトルにはカルシウムによる特徴は見ら
れない．つまり，2017年の中性子星合体では，
カルシウムがそこまで合成されていなかったのだ
ろうと考えられる．
ここで，ストロンチウムは吸収特徴を作りカル
シウムは作らない，という条件から，両者の合成
量に制限を与えることができる．放出物質量に対
するカルシウムの量を変化させて同様の輻射輸送
シミュレーションを行うことで，ストロンチウム
に対するカルシウムの質量割合量比が0.002より
小さいという結果が得られた．
これは元素合成が起こる放出物質の物理状況に
示唆を与える．我々は2017年の中性子星合体を
極方向付近から観測したため，合体後数日程度で
は，中性子過剰度のやや低い成分を見ていたと考

図4 GW170817に付随して観測されたキロノバのスペクトル（上，図2）と本研究で得られたスペクトル（下）．左
の数字は中性子星合体後の日数を表す．破線で吸収特徴と，それらの特徴を作る元素名を示した．スペクトル
は見やすいように縦方向にずらしてある．観測スペクトルの1400ナノメートル付近，1800‒1900ナノメートル
付近は地球大気の影響を受けている．
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えられる（図1）．元素合成計算によると，この
ような中性子過剰度のやや低い環境でカルシウム
とストロンチウムの質量割合比に対する制限を達
成しうる物理状況（速度やエントロピー）は，中
性子星合体のシミュレーション（[16]など）で合
体時に極方向に放出される成分の物理状況と整合
的であることがわかった [8]．このように，中性
子星合体の数日後に観測されるカルシウムとスト
ロンチウムの吸収特徴が，合体の瞬間に放出され
た物質の物理状況を知るためのトレーサーとして
使えるのである．
今後観測されるキロノバでは，カルシウムの吸
収特徴も見られるかもしれない．そのようなスペ
クトルでカルシウムとストロンチウムの吸収特徴
を使うことで，それぞれの中性子星合体の元素合
成や放出物質の物理状況に，より強い制限を与え
られることが期待される．
4.3　合成された元素量の直接推定
ランタノイドは光の吸収係数が非常に高く，キ
ロノバの放射を赤外線で明るくすることが知られ
ていた．実際に2017年に観測されたキロノバの
光度曲線がこの振る舞いを示したことで，間接的
にこの中性子星合体でランタノイドが合成された
証拠は得られていた．いくつかの論文では，光度
曲線の計算によりランタノイドの合成量を推定し
ている [29‒31]．しかし，ランタノイドを構成す
るそれぞれの元素がどの程度合成されているのか
は全くわかっていなかった．
本研究により，2017年に観測されたキロノバ

のスペクトルでは，赤外線の吸収特徴をランタノ
イドであるランタンとセリウムで説明できること
がわかった．よって，これらの元素が吸収特徴を
作るための条件から，個々の元素の合成量に制限
を与えることができる．放出物質量に対するラン
タンとセリウムの量をそれぞれ変化させて輻射輸
送シミュレーションを行うことで，ランタンに対
しては質量割合の下限値2×10－6が，セリウムに
対しては10－3‒10－5という質量割合の範囲が得ら

れた [9]．ランタノイド全体の組成比は未だ明ら
かではないが，太陽系の rプロセス元素組成比を
仮定すれば，ランタノイド全体の質量割合は2×
（10－4‒10－2）となり，これは光度曲線から推定さ
れていた値と大まかに一致している．得られた制
限範囲はまだ広いものの，吸収特徴から初めて元
素量の直接推定が可能になったことは特筆すべき
である．

5. 今後の展望
本研究では，重元素の原子データを構築し，輻
射輸送シミュレーションを行うことでキロノバの
スペクトルを調べ，2017年に観測されたキロノ
バのスペクトルの吸収特徴を説明することに成功
した．しかし，これらの吸収特徴がいつでも現れ
るのかどうかは定かではない．今後はこれから観
測されるであろう新たなキロノバに備え，それぞ
れの吸収特徴について，放出物質の質量や速度な
どからより詳しく調べる必要があるだろう．
ここでは連星中性子星の合体後数日に観測され
るキロノバのスペクトルを考えていたが，原子物
理的な性質から，吸収特徴に現れうる個々の元素
の数は限られていそうなことも示唆された．しか
しさらに時間が経つと，放出物質の密度が下が
り，光は物質に妨げられず自由に抜け出せるよう
になる．このような時期には吸収線ではなく輝線
が見えるようになるため，同様に輝線を用いて元
素を同定することができる．GW170817では詳
細なスペクトルまでは得られていないが，合体後
数十日に赤外線衛星Spitzerによる測光観測が行
われており，その明るさがセレン（原子番号34）
やタングステン（原子番号74）で説明できる可
能性も指摘されている [32]．今後さらにさまざま
な時間スケールでのスペクトルが得られること
で，新たな元素を特定できることが期待される．

2023年5月，ついに第4期重力波観測が始まっ
た．これまでに重力波とともにキロノバが観測さ
れたのはGW170817の一例のみだが，今後はそ
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の数も増えていくだろう．本研究で確立した手法
と今後の研究によって，宇宙における重元素の起
源の理解が進むことが期待される．
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Abstract: In 2017, the detection of gravitational waves
（GW170817）from a binary neutron star merger and 
the observation of an electromagnetic counterpart 
“kilonova” have provided us with evidence that r-pro-
cess nucleosynthesis occurs in neutron star mergers. 
However, the species and abundances of individual el-
ements synthesized in this neutron star merger have 
not been clari�ed. �us, it is not yet clear if neutron 
star mergers are the origin of the r-process elements in 
the Universe. With the aim of extracting information 
of elements from kilonova spectra, we have construct-
ed atomic data of heavy elements and performed radi-
ation transfer simulations of kilonovae. In this article, 
I introduce the results of our studies and discuss what 
kind of information we can extract from the observa-
tional data.
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