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連星中性子星合体による銀河の rプロセス元素分布

平居 悠 (東京大学大学院理学系研究科)

Abstract

鉄より重い核種の多くは rプロセスにより合成される。rプロセス元素の起源天体は未だ明らかになってい

ない。連星中性子星合体は、元素合成計算から、r プロセスの有力な起源天体候補であることが示唆されてい

る。しかし、これまでの化学進化計算からは、連星中性子星合体の低い頻度 (銀河系で 10−6–10−3 yr−1)と

長い合体時間 (≳1億年) のため、[Fe/H] < −2.5 にみられる rプロセス元素組成比 (例えば [Eu/Fe])の分散

を説明できないという問題が指摘されている。こうした問題は、階層的構造形成モデルに基づき、銀河系が

矮小銀河の集積によって形成されたならば、解決できる可能性がある。そこで本研究では、N 体/Smoothed

Particle Hydrodynamics コード ASURAを用いて、矮小銀河の化学力学進化を計算した。r プロセス元素

の起源天体としては、連星中性子星合体を仮定した。その結果、合体時間が 5億年より短く、銀河系での頻

度が ∼10−4 yr−1 の連星中性子星合体で、[Eu/Fe]の観測値を再現できた。これは、矮小銀河では星形成効

率が低く、星形成が始まってから 3億年程度は金属量が一定であるためである。また、矮小銀河の力学的性

質、星形成史、金属量分布、質量-金属量関係の計算値 も観測値と矛盾のない結果が得られた。本研究は、銀

河進化の観点から、連星中性子星合体が r プロセス元素の起源天体であることを強く示唆する。

1 Introduction

速い中性子捕獲過程 (rプロセス)は、鉄より重い

元素 (例えばユーロピウム, Eu) の主要な元素合成

過程である。r プロセスは、中性子過剰な環境で起

こる。しかし、rプロセスで合成される元素 (rプロ

セス元素) の起源天体は未だ明らかになっていない。

銀河系ハロー星及び局所銀河群に存在する矮小銀河

の星の高分散分光観測から、[Fe/H] 1< − 2.5の金

属欠乏星において、rプロセス元素と鉄の比 (例えば

[Eu/Fe])に大きな分散があることが明らかになって

いる。こうした観測は、rプロセス元素の起源天体に

対する手がかりとなる。

rプロセス元素の有力な起源天体候補は、重力崩壊

型超新星爆発と連星中性子星合体である。これまで

の銀河の化学進化計算から、親星の質量が 8–10 M⊙

の超新星爆発で銀河系ハロー星の [Eu/Fe]の観測値

を説明できることが知られている (e.g., Ishimaru et

al. 2004)。しかし、最近の超新星爆発の流体計算か

ら、超新星爆発では、質量数 (A) が 110より大きい

rプロセス元素を合成できるほど十分に中性子過剰で

1[A/B] ≡ log 10(NA/NB) − log 10(NA/NB)。NA、NB は
元素 A、B の数密度。

はなく、Euのような重い rプロセス元素の合成が難

しいことが示唆された (e.g., Wanajo et al. 2011)。

一方、連星中性子星合体では、A > 110の rプロ

セス元素を合成することが可能であり、rプロセス起

源天体として有力視されている (e.g., Wanajo et al.

2014)。しかし、Argast et al. (2004)は、連星中性子

星合体の長い合体時間 (∼ 1億年)と低い頻度 (銀河

系サイズの銀河で ∼10−6–10−3 yr−1)のため、銀河

の化学進化計算から、[Eu/Fe]の観測値を再現するこ

とが困難であることを指摘した。最近は、階層的構

造形成モデルに基づき、銀河系が矮小銀河の集積に

より形成されたならば、連星中性子星合体で [Eu/Fe]

の観測値を再現できる可能性があることが示唆され

ている (e.g., van de Voort et al. 2015; Ishimaru et

al. 2015)。しかし、これまでの計算では質量分解能

が十分ではなく、rプロセスの起源天体として連星中

性子星合体を仮定した場合、矮小銀河中で rプロセ

ス元素がどのように進化するのかは未だ明らかでは

ない。

本研究では、r プロセスの起源天体として、連星

中性子星合体を仮定した場合、矮小銀河中での rプ

ロセス元素の進化を明らかにすることを目的とする。
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孤立した矮小銀河に注目して化学力学進化計算を行

うことにより、従来より 2桁程度高い質量分解能の

計算を行うことに成功した。本稿では、[Eu/Fe]の連

星中性子星合体時間依存性について議論する。

2 Method and Models

計算法、銀河モデルの詳細は、(平居 2014)に示し

た。本節では、計算法、銀河モデルについて簡単に

紹介し、新たに加えた点について説明する。計算に

は、N 体/smoothed particle hydrodynamics (SPH)

コード ASURAを用いる (Saitoh et al. 2008, 2009)。

重力計算はツリー法 (Barnes & Hut 1986)、流体計

算は SPH法 (e.g., Lucy et al. 1977)を用いる。星形

成、超新星フィードバックはそれぞれ Katz (1992)、

Okamoto et al. (2008)に従う。Salpeter初期質量関

数 (Salpeter 1955) を仮定し、8–100 M⊙の星が超新

星爆発を起こすと仮定する。放射冷却関数はCloudy

(Ferland et al. 2013)を用いる。

連星中性子星合体は、8–20 M⊙の星のうち、1 %が

起こすと仮定する。この場合、銀河系サイズの銀河で

の頻度は ∼ 10−4 yr−1となる。連星中性子星合体時

間 (tNSM) は、連星パルサーの観測 (Lorimer 2008)

及び種族合成計算 (Dominik et al. 2012) に基づき、

1億年及び 5億年と仮定する。

銀河モデルは、Revaz & Jablonka (2012)に従う。

銀河の総質量は 7× 108M⊙であり、局所銀河群中の

比較的重い矮小銀河 (例えばちょうこくしつ座矮小

銀河) に対応する。粒子数は 50万体で、ガス一粒子

あたりの質量は 4× 102M⊙である。重力ソフトニン

グ長は 7 pcとする。

本研究では、これらに加えて新たに星形成領域に

おける元素の混合を導入する。散開星団の観測から、

星形成領域の組成は一様であることが示唆されてい

る (De Silva et al. 2007)。そこで、本研究では、新

たに生成された星粒子の金属量に、周囲のガス粒子

の平均の金属量を与える。金属量を平均した領域の

質量は、∼ 104M⊙である。これは、星形成領域であ

る巨大分子雲の典型的な質量に対応する。表 1に用

いたパラメータを示す。

3 Results and Discussion

3.1 金属量分布

本計算が矮小銀河の観測的特徴を再現できること

を確認する。図 1 に金属量分布を示す。図 1 より、

計算値がちょうこくしつ座矮小銀河の観測値と一致

していることがわかる。平均の金属量は、[Fe/H] =

−1.57であり、これは、ちょうこくしつ座矮小銀河

の金属量 ([Fe/H] = − 1.68)と無矛盾である。本計

算は、この他に、速度分散、星形成史、質量–金属量

関係が矮小銀河観測と一致していることを確認して

いる (Hirai et al. 2015)。

図 1: 金属量分布の計算値 (赤)と観測値 (青)(Kirby

et al. 2010)。

3.2 rプロセス元素分布

連星中性子星合体を rプロセス起源天体と仮定し

た場合の [Eu/Fe]と [Fe/H]の関係を議論する。図 2

(a)は、tNSM = 1億年と仮定した場合の [Eu/Fe]と

[Fe/H]の関係である。図 2 (a)より、計算値 (コント

ア)が理論値 (黒点) を再現していることがわかる。

連星パルサーの観測や、種族合成計算からは、連星

中性子星合体に少なくとも 1億年程度要することが

示唆されており、本結果はこれらの結果とも矛盾し

ない。
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表 1: 矮小銀河モデルのパラメータ.
物理量 Fiducial values

粒子数 5.0× 105

全質量 7.0×108M⊙
1粒子あたりのガス質量 4.0×102M⊙
重力ソフトニング長 7.0 pc
星形成の密度閾値 (nth) 1.0×102 cm−3

星形成の温度閾値 (Tth) 1.0×103 K
星形成効率 (c⋆) 0.033
超新星爆発によるエネルギーフィードバック 1051 erg

図 2 (b) は、tNSM = 5 億年と仮定した場合の

[Eu/Fe] と [Fe/H] の関係を示す。図 2 (b) より、

[Eu/Fe] < 0の星が、[Fe/H] ∼ −2付近まで存在す

るようになり、合体時間を長くした影響が現れてい

ることがわかる。

図 2: [Eu/Fe]と [Fe/H]の関係。(a) tNSM = 1 億年

の場合。(b) tNSM = 5 億年の場合。 コントア、実

線、点線、四角点、丸点はそれぞれ計算から得られ

た星の数、計算値の中央値、計算値の四分位点、矮

小銀河、銀河系の観測値 (SAGA database Suda et

al. 2008, 2014) を示す。

図 3は、金属量の時間進化を示す。図 3より、平均

の金属量は、最初の 3億年は一定であることがわか

る。この時期は、ガス粒子の多くが個々の超新星爆

発によってのみ重元素の汚染を受けているため、星

の金属量は主に星形成を起こしたガスと個々の超新

星爆発の距離で決まる。したがって、連星中性子星

合体に 1億年要しても [Eu/Fe]の観測値を再現する

ことができる。一方、星形成開始から 3億年以降は、

金属量は銀河の年齢と相関している。これは、この

時期は、銀河内での重元素の混合がよく進んでいる

ため、星の金属量は、これまでに起こった超新星爆

発の個数によって決まるからである。したがって、3

億年より十分長い合体時間で連星中性子星合体が起

こった場合は、合体時間の影響が現れ、観測値を再

現するのが難しくなる。

図 3: [Fe/H]と時間の関係。コントア、実線はそれぞ

れ計算から得られた星の数、計算値の平均を示す。

4 Conclusion

本研究では、N 体/SPHコード、ASURAを用い

て、矮小銀河の化学動力学進化計算を行い、r プロ
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セス元素の進化を計算した。その結果、星形成領域

の重元素の混合を考慮すれば、合体時間 1億年の連

星中性子星合体で、[Eu/Fe]の観測値を再現できるこ

とを確認した。一方、合体時間 5億年のモデルでは、

[Eu/Fe]に合体時間の影響が見られた。これは、矮小

銀河においては、星形成効率が低く、星形成開始か

ら 3億年程度は金属量の平均値が一定となっている

ためである。本研究により、連星中性子星合体が rプ

ロセスの起源天体であることが強く示唆された。

本研究では、全質量 7× 108M⊙の孤立した矮小銀

河の化学動力学進化計算を行い、矮小銀河銀河中で

の r プロセス元素の進化を計算した。[Eu/Fe]の進

化が銀河の質量に依存しているかは未だ明らかでは

ない。さらに、銀河系において、連星中性子星合体

で rプロセス元素を放出した場合の rプロセス元素

の進化を明らかにするためには、階層的構造形成モ

デルに基づき、銀河系形成シミュレーションを行う

必要がある。また、今回は、[Eu/Fe]のみに注目した

が、他の元素でも観測値を説明できるか調べる必要

がある。例えば、低金属量側では、r プロセスで合

成されたと考えられている、Baは、[Fe/H] < −3で

[Ba/Fe] > 0の高い [Ba/Fe]値を持つ星が存在しない

ことが観測から示唆されている。[Fe/H] < −3の星

における低い Ba組成の起源を明らかにできるかが、

rプロセス元素の起源天体を解明する上で鍵となる。

これらは今後の論文で議論する予定である。
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