
 r過程中性子星合体説を示唆する 
銀河の化学進化	

��銀河系と近傍矮小銀河の星の化学組成解読 

　　　　　　　r過程元素中性子星合体説	

　　　✓銀河系の化学組成	
　　　✓近傍矮小銀河の化学組成	
　　　✓元素合成パターン	
　　　✓合体頻度（つまりは、重力波検出レート）	

「コンパクト連星合体からの重力波・電磁波放射とその周辺領域」  
                                                                    　2月12-14日 at 京大基研 



唯一の観測からの制限は銀河系の星の化学組成であった	

1	

2	

Argast et al. 2004	

観測	

モデル	

1	r核種／鉄比に予言される大き過ぎる 
　　　　　　　　　　　　　　　　　　　　分散	

要因 
   各イベント当たりに放出される 
   大量のr核種量 
        ≈超新星の場合のおよそ100 ~ 
　　　　　　　　　　　　　　　　     1000倍	2	遅過ぎるr核種放出	

要因  
    I.  合体するまでに要する時間 
   II.  現象のrarity 

×	

r過程元素起源に関する過去の流れ	

それが、中性子星合体説を否定してきた (1990~)	

r核
種

/鉄
比

	

r核種を超新星でいかに作るかに研究が特化されてきた	

超新星の場合のおよそ 
                                 1000分の1	
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銀河系化学進化問題は解決される	

I.  大き過ぎるr核種/鉄比分散問題の解消 

II. r核種の銀河形成初期における出現を実現	

TT & Shigeyama 2014	

観測	

理論	

Argast et al. 2004	



I. 大き過ぎるr核種/鉄比分散問題の解消 

✓超新星からの重元素(鉄、酸素…)の星間ガスとの混ざり合いは比較的ローカル	

✓中性子星合体からの重元素(r核種)の星間ガスとの混ざり合いは広範囲にわたる	

a few 1000km/sで放出	

光速の10-30%で放出	

放出された元素がどのように星間ガスと混ざり合うか？ 
　　中性水素と衝突しながら静止する距離は速度の 
　　4乗に比例する。	

周囲の星間ガスを掻き集め 
ながら、数10pcの体積中に 
拡散する。	

超新星爆発	

中性子星合体	

擾乱磁場に沿いながら 
広範囲なガスと混ざり合う	

r核種の濃度が極端に 
高い／低いガスは作られない	

超新星残骸	

数10pc	

数kpc	
磁力線	

r核種の 
    軌跡	



II. r核種の銀河形成初期における出現を実現	
B

elczynski et l. 2006
	

合体までの時間 ~ (1-3)×107 yrs	

rarityの解消	 合体にかかる時間は短い可能性	

階層的銀河形成 

銀河系ハローは小さなbuilding blocks 
が合体を繰り返しながら形成された 

稀な現象であっても極めて初期 
の段階で中性子星合体が起きる 

building blocksが存在する	

あるいは、磁気駆動型超新星が 
初期フェーズではr過程enrichmentを 
担っていたかもしれない 
                       (cf. Wehmeyer et al. 2015)	



いて座 (20kpc)	 ろ座 (138kpc)	 しし座I (254kpc)	

小マゼラン星雲	大マゼラン星雲	

60kpc	50kpc	

矮小不規則銀河	

矮小回転楕円体銀河	

M* ~ 103 - 108 M!	

M* ~ 109 M!                108 M!	

ガスrich	

ガスを含まない	

(因に球状星団は105M!, 銀河系は1011M!)	

星のスペクトル分光：  
               <300 kpcが射程内	

星の質量	

りゅう座(76kpc)	ちょうこく座(90kpc) 

近傍矮小銀河に刻まれたr核種進化の履歴	



矮小銀河を使ってr核種の起源を知る	

超新星 vs. 中性子星合体 

rarity	

超新星1000個当たり1回	

質量の小さい銀河だと中性子星合体現象 
は一度も起こらないことが期待される	

鉄の含有量	

r核
種

含
有

量
	

時間	

中性子星合体track	
超新星track	

例えば、 105 M! の矮小銀河の場合 	

太陽近傍の星初期質量関数	

総数約500個の超新星	

r核種含有量は増加しないことが予言される	

8-10 M!超新星の場合  
   超新星数個に１つ	

質量の小さい矮小銀河では、	



矮小銀河のr核種パターンは中性子星合体説を支持する	
I. 暗い、質量の小さい矮小銀河	

II. 比較的明るく、質量が大きい矮小銀河	

r核種含有量に増加傾向が見られないことは、中性子星合体が 
r核種起源であることを強く主張する。 

中性子星合体現象のrarityが消えるため、 
Eu含有量の増加傾向が見られる。例えば、 
ろ座銀河では >100回の現象が期待される。   
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s核種汚染?

ヘルクレス座

おおぐま座 II

かみのけ座

-2

-1.5

-1

-0.5

0

0.5

1

-3 -2.5 -2 -1.5 -1 -0.5 0 0.5

[ユ
ー
ロ
ピ
ウ
ム

/水
素
比

]

[鉄/水素比]

massive 矮小回転楕円体銀河

ろ座

いて座

しし座

-2.5

-2

-1.5

-1

-0.5

0

0.5

-2.5 -2 -1.5 -1

[ユ
ー
ロ
ピ
ウ
ム

/水
素
比

]

[鉄/水素比]
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この起源について 
は現在すばる観測 
で解明を目指して 
いる	



球状星団にみる中性子星合体によるr過程元素合成	

[Ba/H]	

M１５	
Eu, Ba, Laに星々間に大きな分散が見られる	

Fe, Caには分散なし	
星団形成後に起きた中性子星合体に伴
うejectaによって星の表面が汚染されたと
いうシナリオで説明できる	

bimodal distribution	

massive GC	
（中性子星合体が起こりうる）	

1.mass lossによるコア内の 
　高密度ガス形成 
2.中性子星合体現象 
3.r-process-rich ejectaによる 
　汚染 
4.星の表面汚染 

汚染なし 
グループ	 汚染あり 

グループ	

軽いr過程元素(Sr, Y, Zr)には分散が 
見られない	

軽いr過程元素は中性子星合体 
では作られていない	

(Worley et al. 2013)	

(Worley et al. 2013)	

(Sobeck et al. 2011)	



軽いr核種は（主に）超新星で作られる	
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主なトレンド

外れ値星

収束値

時間 時間

HD122563

CS22892-052

太陽比 太陽比x10 太陽比x100太陽比x0.1

太陽比

太陽比
     x10

太陽比
     x0.1

軽いr核種:超新星で合成 
重いr核種:中性子星合体で合成	

全てのr核種 
が中性子星 
合体で合成	

9第 107巻　第 1号

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．

rプロセス特集
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照）と，恒星大気モデルやそのパラメータ（有効
温度など）の不定性の影響が大きくなる．その影
響は，多くの元素に似たように現れる．特に化学
的性質が似た元素は，恒星大気中で同じようなイ
オン化状態にあり，似たような励起状態のスペク
トル線を用いて組成を測定できることが多い．例
えば，ネオジム（Nd）やユーロピウム（Eu），
ディスプロシウム（Dy）などは，元素の周期表
でランタノイドという枠に押し込められているこ
とからわかるように，化学的性質がよく似てい
る．そのため，それらの元素の間での相対組成は
非常に精度よく測定することができる．組成パ

ターンをモデルと比較する場合は，組成の絶対値
（水素に対する組成比）よりも重元素間の組成比
が重要であり，誤差はこの相対組成について見積
もる必要がある．図3において，このような元素
の組成の誤差棒が小さいのはこのためである（こ
れらに比べると，水素に対する鉄の組成比で見積
もられる金属量のほうが誤差がずっと大きい）．
多くの元素の組成を測定することと並んで重要
なのは，原子番号（あるいは質量数）を幅広くカ
バーすることである．前述のように，rプロセス
（sプロセスも同様だが）によってつくられる重元
素には三つの組成のピークが現れる．rプロセス
の場合は，これに加えてトリウム，ウランという
アクチノイドも合成される．これらをカバーする
観測がここ10年あまりで大きく進展し，rプロセ
スに対する重要な制限を与えている（4節にて詳
述する）．
3.2　rプロセス元素過剰を示さない低金属星
一方，低金属星のなかで鉄より重い元素の過剰

を示す星はごく一部であり，その他多くの星では
鉄より重い元素がむしろ少ない場合のほうが多い
（例えば，鉄組成が太陽の千分の1なら，バリウ
ムのような鉄より重い元素は太陽の1万分の1と
いうような星が多い．4.4節参照）．こういう星に
ついてはなかなか多くの元素を調べることができ
ないが，重元素の起源を理解するうえではもちろ
ん無視することはできないので，測りやすい元素
だけでも調べることになる．その際によく用いら
れるのがストロンチウム（Sr）とバリウム（Ba）
である．この2元素は元素の周期表のなかではア
ルカリ土類金属にあたり，一階電離すると（太陽
程度の温度の星や赤色巨星の大気では大部分が一
階電離している）非常に強いスペクトル線（二重
線）を可視光域にもつ．この2元素は，rプロセ
スの組成ピークから少しずれていて，むしろ sプ
ロセスの組成ピークにぴったり合う元素なのだ
が，観測上の都合から rプロセスの研究にも用い
られる（rプロセスの組成ピークは，悪いことに

図2 普通の低金属星（黒）と rプロセス過剰星（青）
のスペクトル比較．鉄（Fe）の強度はほぼ同じ
だが，rプロセス過剰星ではランタノイド（La, 
Ce, Dyなど）の線が明らかに強い．

図3 低金属星の重元素組成パターン．上が rプロセ
ス元素過剰を示す代表的な星（青丸）．下の星
（黒丸）については4.4節で説明する．実線は
太陽系の rプロセス元素組成パターン．

rプロセス特集

理論元素合成結果１	

理論元素合成結果２	

W
anajo et al. 2014

	

Sneden et al. 2003
	

Goriely et al. 2011	

CS22892-052	

銀河系ハロー星も語る	



銀河系ハローにおける重い＆軽いr核種の化学進化	

軽いガス雲	

重いガス雲	

特殊中性子星合体を含む	
軽いガス雲	

ちょっとまとめると。。	

元素合成の観点から中性子星合体は２種類	

majority : A>130といった重いr核種のみ作る	

minority : 全てのr核種を作る	

混ざり方の違い	
Y: SN remnant ~5x104 M! と混ざる	

Eu: fragment全体と混ざる	

Y/Eu  
variation  

が作られる	

(TT & Shigeyama 2014)	



中性子星合体頻度の導出	

傾きは鉄とユーロピウムのproduction rate 
比で決まっている	

超新星Fe量×超新星頻度	

傾き =  

中性子星合体Eu量×中性子星合体頻度	

超新星Fe量=0.1M!	

中性子星合体r核種総量=0.01M!	

中性子星合体頻度= 1000超新星に１回 	

銀河系では23 Myr-1	

銀河系超新星頻度 
= 2.3±0.48 per century  
(Li et al. 2011)	

矮小銀河の化学組成からどのくらい稀な現象かを評価できる	
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暗い矮小銀河からもどれだけ稀かを評価できる	

中性子星合体頻度の導出 II	

Draco: one event per >  1500 CCSNe 
Carina:                       >  2000 CCSNe 
Sculptor:                    >10000 CCSNe	

銀河光度	 銀河質量	 重い星の総数	
IMF	IMF	

銀河系あたり、10-20 My-1 あるいはこれよりちょっと小さい頻度	
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矮小銀河のIMFでは 
CCSNeの数は減る 
可能性あり	



Kalogera et al. 2004	

Class. Quantum Grav. 27 (2010) 173001 Topical Review

Table 1. Rate statement terminology.

Abbreviation Rate statement Physical significance

Rmax, Ṅmax
a Upper limit Rates should be no higher than . . .

Rhigh, Ṅhigh Plausible optimistic estimate Rates could reasonably be as high as . . .

Rre, Ṅre Realistic estimate Rates are likely to be . . .

Rlow, Ṅlow Plausible pessimistic estimate Rates could reasonably be as low as . . .

a The symbols Rmax, Rhigh, etc, refer to rates per galaxy; the symbols Ṅmax, Ṅhigh, etc, refer to detection
rates.

Table 2. Compact binary coalescence rates per Milky Way Equivalent Galaxy per Myr.

Source Rlow Rre Rhigh Rmax

NS–NS (MWEG−1 Myr−1) 1 [1]a 100 [1]b 1000 [1]c 4000 [16]d

NS–BH (MWEG−1 Myr−1) 0.05 [18]e 3 [18]f 100 [18]g

BH–BH (MWEG−1 Myr−1) 0.01 [14]h 0.4 [14]i 30 [14]j

IMRI into IMBH (GC−1 Gyr−1) 3 [19]k 20 [19]l

IMBH-IMBH (GC−1 Gyr−1) 0.007 [20]m 0.07 [20]n

a Lower end of 95% confidence interval for the pulsar luminosity distribution yielding the lowest rate
(model 14) in table 1 of [1].
b Peak rate for the reference pulsar luminosity distribution (model 6) in table 1 of [1].
c Upper end of 95% confidence interval for the pulsar luminosity distribution yielding the highest rate
(model 15) in table 1 of [1].
d Mean rates plus 2σ for Type Ib/Ic supernova [16], values from [17].
e The left edge of the probability distribution peak for NS–BH in figure 6 of [18].
f The center of the probability distribution peak for NS–BH in figure 6 of [18].
g The right edge of the probability distribution peak for NS–BH in figure 6 of [18].
h The left edge of the probability distribution peak for BH–BH in figure 15 of [14].
i The center of the probability distribution peak for BH–BH in figure 15 of [14].
j The right edge of the probability distribution peak for BH–BH in figure 15 of [14].
k Estimate from binary hardening via three-body interactions assuming the inspiraling object is a
neutron star (section 2.1 of [19]).
l Upper limit of 300 M⊙/m per 1010 years per cluster (section 3.3 of [19]), assuming the inspiraling
object m = 1.4 M⊙ is a neutron star.
m Assumes that 10% of all globular clusters are sufficiently massive and have a sufficient binary
fraction to form an IMBH-IMBH binary once in their lifetime, taken to be 13.8 Gyr [20].
n Assumes that all globular clusters are sufficiently massive and have a sufficient binary fraction to form
an IMBH-IMBH binary once in their lifetime, taken to be 13.8 Gyr [20].

Table 3. Compact binary coalescence rates per L10 per Myra.

Source Rlow Rre Rhigh Rmax

NS–NS (L−1
10 Myr−1) 0.6 60 [1] 600 [1] 2000 [16]

NS–BH (L−1
10 Myr−1) 0.03 [18] 2 [18] 60 [18]

BH–BH (L−1
10 Myr−1) 0.006 [14] 0.2 [14] 20 [14]

a See footnotes in table 2 for details on the sources of the values in this table.

of the LIGO–Virgo network. The configuration of future detectors is not yet fully specified, so
one should be mindful that these detection rates were computed for a given horizon distance,
provided in the first footnote to table 5.
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(LIGO team)	

銀河系の５個程度の連星パルサー 
からの確率的評価では、1-1000 Myr-1	

今回の化学組成からの評価＝	


