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1 ．序論

自然界に存在する鉄より重い元素は，主に中性子捕
獲反応によって生成される．中性子捕獲反応は時間ス
ケールによって 2 つにわけられ，β崩壊よりも遅い中
性子捕獲反応を s（-low）過程，β崩壊よりもはやいも
のを r（-apid）過程と呼ぶ．s過程は100年から1000年に
一度程度のペースで種核による中性子捕獲反応が進み，
星の内部で起こるとされている．一方，ｒ過程では，
種核は約 1 秒間に200個近い中性子を捕獲しなくては
ならず，おそらく爆発的な天体現象で起こると考えら
れている．
半世紀以上にわたってｒ過程の起源となる天体現象

を探る研究がなされてきたが，ｒ過程がどのような天
体現象で起こるのかは，未だ明らかではない．中でも
有力と考えられてきたのは中性子星連星の合体と重力
崩壊型超新星爆発であるが，どちらも確立したモデル
がなく，不定性が大きいため，決定的な議論には至っ
ていない．これらの不定性は，天体の爆発現象の機構
自体がまだ不明なことや，爆発現象の数値シミュレー
ションが困難であることに起因している．
重力崩壊型超新星爆発では，爆発後残った原始中性

子星から放出されるニュートリノによって加熱され，

放出される中性子星表面の物質からなるニュートリノ
風が有力な候補の一つであった．解析的なモデルでは
反電子ニュートリノのエネルギーの方が高いと予想さ
れるため，ニュートリノ風は中性子過剰であると考え
られてきたが，近年ニュートリノ風が陽子過剰になる
というシミュレーション結果が報告されている．しか
しニュートリノ輸送についてはまだ不定性が大きく，
ニュートリノ風モデルを棄却することはできない．ま
た，超新星爆発の数値シミュレーションにおいても，
爆発が成功するモデルはまだ少なく，元素合成が起こ
りはじめると考えられているコアバウンス数秒後まで
続いた計算はまだ報告されていない．
このような数値シミュレーションに由来する不定性
に加えて，ｒ過程元素は，中性子過剰不安定核を経由
して生成される．そのため，元素合成の計算には，安
定核から中性子ドリップ線までに存在するすべての中
性子過剰核について中性子捕獲反応率と β寿命が必要
である．また，ｒ過程元素合成では核分裂も考慮する
必要がある．さらに背景のニュートリノが多ければ，
ニュートリノとこれらの原子核の反応率も必要である．
しかしこれらの実験データはほとんどなく，理論モデ
ルを用いて求めたデータで計算することになる．その
際，同じ理論モデルに基づいた反応率のセットを適用
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することが重要である．現時点でも原子核モデルは複
数あり，元素合成の計算結果は明らかに適用した原子
核モデルに依存する．
これらの不定性を考慮すると，元素組成パターンと

観測を比較することは，現時点ではまだ意味がない．
この研究では，ｒ過程で生成されなくてはならないア
クチノイド元素が生成されるかどうか，という点を議
論する．
本研究では，異なる 2 つの超新星爆発シミュレー

ション結果に基づいて，それぞれのモデルで現れる環
境におけるｒ過程元素合成の計算を行った．前述の数
値シミュレーションおよび原子核モデルの不定性を考
慮すると，元素組成パターンと観測を比較することは，
現時点ではまだ意味がない．この研究では，ｒ過程で
生成されなくてはならないアクチノイド元素が生成さ
れるかどうか，という点を議論する．
ひとつのモデルでは，第三ピーク元素までは生成さ

れたものの，アクチノイドは少ししか生成されなかっ
た．もう一方のモデルでは，十分なアクチノイドが生
成されたが，第三ピーク付近の重い元素にたいして，
第二ピーク付近の元素が過剰に生成され，どちらも観
測結果を再現することはできなかった．しかしシミュ
レーションおよび元素合成の不定性を考慮すると，ど
ちらも可能性のあるモデルだといえる．また，これら
の計算過程で，ｒ過程元素合成に必要な物理条件に関
しても，新しい見地が得られた．

2 ．ｒ過程元素合成の計算と物理条件

ｒ過程元素合成の結果は，与えられた温度，密度の
時間変化にそって核反応のネットワークを解くことで
求められる．元素合成の環境を特徴づける変数として，
エントロピー（S），力学的時間スケール（τdyn），電子
分率（Ye）があげられる．エントロピーは NSE状態に
おいて原子核に束縛されていない自由な核子（中性子

と陽子の合計数）の数を決める．エントロピーが高い
ほど自由な核子の数は多く，中性子の数も多くなる．
そのため，ｒ過程元素合成で重い元素まで生成する環
境として，高いエントロピーが望ましいということに
なる．
力学的時間スケールは，温度の降下する時間スケー
ルとして定義され，ｒ過程元素の種核となる元素を生
成するための時間と解釈される．種核の生成は中性子
を消費するため，力学的時間スケールが短い方がｒ過
程開始時に多くの中性子が残っている事になり，重い
元素を生成するためには短い力学的時間スケールが望
ましい．
電子分率は電子の比率をあらわす．元素合成の環境
は中性であるため，電子分率は陽子と中性子の割合に
対応する．電子分率が0.5以上なら陽子過剰，以下なら
中性子過剰ということになる．したがって電子分率は
低ければ低いほど良い．
今回の元素合成の計算には，FRDMモデルに基づい
て計算された中性子捕獲反応率と β寿命，β遅延中性
子放出のデータを用いた（Moller et al.1995 Moller et al. 
2003, Rauscher et al 2000, Panov 2007）．また，核分裂に
関しては，質量数250でただちに対称分裂するという
単純なモデルを用いた．元素合成のコードは Meyer 
（1997）をベースとし，Terasawa & Orito （2001）, Otsuki 
（2003）によって改良されたものを用いた．

3 ．バロウズモデルに基づいた元素合成の結果

この超新星爆発モデルは，非対称コアの振動が強い
音波として外層に伝わり外層を吹き飛ばすモデルであ
る．ニュートリノによるエネルギー輸送には損失が多
すぎて爆発するために充分なエネルギーを得ることが
できなかったが，この縦波は効率よくエネルギーを運
ぶため，爆発が成功している（Burrows et al. 2006, 
2007）．このモデルでは，ニュートリノは爆発に寄与

図１
バロウズのシミュレーションから得られた，半径1000kmの地点でのエントロピー（S）および半径
方向の速度（Vr）．右図と左図は同じものを，スケールを変えてプロットしてある．マーカーの違い
は，生成された元素の違いに対応する．
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しない．
今回は，Ｒ=1000kmにある質量片の半径方向の速度

（Vr）とエントロピー（S），電子分率（Ye）のデータの
みが得られていたので，半径方向の速度一定，エント
ロピー一定の仮定のもとで，温度，密度の時間変化を
求め，与えられた Yeを初期条件として元素合成の計
算を行った．シミュレーションから得られたエントロ
ピーと半径方向速度は図 1のようになる．かなり高速
の質量片がふくまれている．また，超新星爆発時のｒ
過程の物理条件としていままではせいぜい400から500
のエントロピーが考えられてきたが，このシミュレー
ションではエントロピーが1000を超えるものもあった．
代表的な物理条件における元素合成の結果を図 2に

示す．エントロピーが134程度でも，力学的時間スケー
ルが短ければ，アクチノイドまで生成されていること
がわかる．これらはどれも，超新星爆発時のｒ過程の
環境としては，比較的低い電子分率，0.4近傍を示して
いる．また，エントロピーが1000を超えても，半径方
向の速度が速すぎると核反応がすすむ前に密度が薄く
なってしまい，重い元素が生成されない．前節で述べ
たように力学的時間スケールは短くエントロピーは高
い方がｒ過程には望ましいと考えられていたが，エン
トロピーが1000を超えると必ずしも重い元素が生成さ
れるとは限らない事がわかった．これら極端に高いエ

ントロピーや速い力学的時間スケールのｒ過程につい
てはあまり計算されておらず，今回初めて明らかになっ
た結果である．
質量片の重みをつけてすべての計算結果を足し合わ
せたものが図 3である．観測値である太陽系のｒ過程
元素と比較すると，第 2 ピーク近傍の元素が過剰に
なっているのがわかる．これらはエントロピー100以
下の質量片からの寄与であり，全体でみると低エント
ロピーの質量片が多かった．また，第 3ピークの位置
が重い方にずれている．これは，一部の物理条件では，
中性子が非常に過剰なため，ベータ崩壊が始まってか
らも中性子捕獲反応が進み続けているためである．
観測値と比較するには原子核物理の不定性も考慮し
なくてはならない．また，前述のようにシミュレーショ
ンから得たデータは半径1000kmにおける値だけなの
で，1000km以内の質量片の温度変化をもう少し丁寧
に追うことができれば，これらの結果に大きく影響す
る可能性がある．さらに，このシミュレーションはま
だ試験的なもので，電子分率の決定に重要な役割を果
たすと予想されるニュートリノは考慮されていない．
しかしこれらの不定性を考慮したうえでも，超新星爆
発においてこのような高いエントロピーが実現する可
能性がしめされたのは，意義のあることである．

図２
バロウズモデルの代表的な物理環境における元素合成の計算結果．左が比較的低いエントロピー，右は高
いエントロピーになる．また，上になるほど半径方向の速度が速く，力学的時間スケールが短い．
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4 ．ウィルソンモデルに基づいた計算結果

ウィルソンのモデルは，ニュートリノ遅延爆発モデ
ルである．コアバウンス時のエネルギーだけでは衝撃
波が外層までたどり着けないという問題があり，それ
を解決するために提案されたモデルである．原始中性
子星から出てくるニュートリノによる加熱が衝撃波を
後押しし，爆発を成功させる．しかしこの爆発機構を
用いても爆発が成功した1D数値シミュレーションは他
に無く，他の爆発機構が必要だと考えられている．

1994年にウィルソンらの超新星爆発の1D数値シミュ
レーションが成功し，そのデータを用いてｒ過程元素
合成が計算された．その結果，400前後の高いエント
ロピーの環境で，第 3ピーク元素まで生成されたこと
が発表された（Woosley et al. 1994）．しかしその後1D

で成功した他グループによる数値シミュレーションは
報告されていない．また，いくつかのグループにより，
半解析的なモデルを用いてｒ過程元素合成の環境が議
論されたが，このような高いエントロピーは再現され
ていない（Janka et al. 1994, Qian & Woosley1996, Cardall 
& Fuller 1997, Otsuki et al. 2000）．
一方，2006年のウィルソンらの数値シミュレーショ
ンでは，やはり高いエントロピーが再現されている．
このシミュレーションは，1994年のモデルに，一般相
対論効果を組み込んだものになる．一般相対論的効果
がエントロピーを上げることはすでに指摘されており，
この計算でも500近くのエントロピーが得られている．
図 4に各質量片のエントロピーを示す．コアバウンス
から時間が経過するにつれ，質量片のエントロピーも
高くなっている．しかし質量片の速度も遅くなってい
るため，力学的時間スケールも長くなっている．一つ
一つの質量片について元素合成の計算をすると，やは
り力学的時間スケールが長くなる効果よりもエントロ
ピーが高いほうが効き，コアバウンス15秒以降にはが
れた質量片では，第 3ピークやアクチノイド元素が生
成された．
図 5 に最終的な元素合成の計算結果を示す．第 3
ピークをスケールした太陽系のｒ過程元素組成と合わ
せると，アクチノイドが不足する．今回はコアバウン
ス19秒後までに原始中性子星を離れた質量片の元素合
成のみを計算した．しかし図 5から分かるように，遅
い時間の質量片のほうがエントロピーが高く，第 3ピー
クやアクチノイドには，コアバウンス15秒後以降に中
性子星表面を離れた質量片からの寄与が大きい．もし
数値シミュレーションをもう少し長く続ける事ができ，

図3
バロウズモデルの元素合成の最終結果．黒丸は太陽系のｒ
過程元素をスケールしたもの．

 
図4

左：  ウィルソンの数値シミュレーションより，質量片が原始中性子星表面からはがれて行く様子をプロッ
トしたもの．横軸がコアバウンスからの時間，縦軸が原始中性子星中心からの距離を表す．

右：  左図の質量片のエントロピー．横軸が時間となる．遅くなるにつれ，エントロピーが高くなっている
事がわかる．
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遅い時間の質量片からの寄与を足し続けると，十分な
アクチノイドが得られる可能性もある．
第二ピーク近傍の過剰生成は，1994年版の数値計算
に基づいた元素合成の計算でも見られたものである．
これらは，早い時間に原始中性子星を離れた，低エン
トロピーの質量片からの寄与である．早い時期のほう
がニュートリノフラックスが大きく，多くの質量片が
より大きい速度で飛んで行くため，低エントロピー質
量片からの寄与は大きい．

5 ．まとめと議論

この研究では， 2つの異なる超新星爆発の数値計算
にもとづいてｒ過程元素合成の計算を行った．どちら
のも第 3ピークからアクチノイドまでの元素が生成さ
れたが，第 2 ピーク付近の元素が過剰に生成された．
第 2ピーク付近の元素は最近の観測から，別の元素合
成過程からも寄与があると考えられている．第 2ピー
ク付近の元素の過剰生成はこれらの観測事実と矛盾す

るため，低エントロピーの質量素片からの寄与は，解
決しなければならない問題である．
バロウズモデルにみられた第 3ピークのずれは，ウィ

ルソンモデルではみられない．第 3ピークのずれはバ
ロウズモデルの質量片の速度が極端に大きいために起
きている．このずれは中性子ドリップ線から安定核ま
での中性子捕獲反応率と β寿命によって変化する．現
時点では，原子核モデルの不定性が大きいため，どち
らの環境条件がふさわしいかという議論はまだ不可能
である．
最近報告されている新しい超新星爆発の数値シミュ
レーションでは，原始中性子星回りの電子分率が0.5を
超える（陽子過剰）ものも報告されており，中性子星
連星の合体モデルを有力とするむきもある．しかし中
性子星連星モデルにも，連星形成までの時間スケール
など解決しなくてはならない問題がある．また，どち
らの数値シミュレーションも爆発後 1秒も続けられな
いため，元素合成の物理条件は，なんらかの形で数値
シミュレーションの結果を捕外することになる．現時
点では，数値シミュレーションにもとづいたｒ過程元
素の天文学的起源の決定的な議論はまだ不可能である．
観測からの新しい情報が待たれる．
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図5

ウィルソンモデルに基づいた元素合成の計算結果．黒丸で
プロットされているのが太陽系のｒ過程元素組成比をプ
ロットしたものである．このモデルでも第二ピーク近傍に
過剰生成が見られる．また，アクチノイドは少ない．


