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解　説

中性子星合体からの電磁波放射「キロノバ」(I)

- 放射の性質と重元素の原子データ -

田中雅臣 1∗

1 東北大学大学院理学研究科天文学専攻　〒980-8578 宮城県仙台市青葉区荒巻字青葉 6-3

masaomi.tanaka@astr.tohoku.ac.jp

令和 6年 7月 31日原稿受付

宇宙における重元素の起源，特に金やプラチナ，ウランなど速い中性子捕獲反応を必要とする元素
の起源は長年にわたる物理学・天文学の未解決問題である．近年，そのような重元素の起源として
最も期待されているのが「中性子星」の合体現象である．中性子星が合体すると一部の物質が放出
され，速い中性子捕獲反応により重元素が合成される．さらに，新しく合成された原子核の放射性
崩壊によって加熱された物質が「キロノバ」と呼ばれる電磁波放射を起こすことが予想されてき
た．キロノバは，可視光・赤外線光子が重元素の束縛–束縛遷移によって放出物質と相互作用しな
がら系からじわじわと抜けてくる現象であり，キロノバの性質を理解するには，完全性の高い重元
素の原子データが必要不可欠である．本稿では，キロノバの性質を理解するための重元素の原子
データの需要と，近年の進展について紹介する．また，中性子星合体の重力波・電磁波観測の現状
を紹介し，中性子星合体の重元素合成に関して何が分かっているかをまとめ，今後の展望を述べ
たい．

1. 宇宙における元素の起源
私たちの身の回りには様々な元素が存在して
いる．私たちの体の大部分は水（水素と酸素）
でできていて，今も無意識に酸素と窒素を吸い
込んでいる．地球の岩石には酸素とケイ素が多
く含まれており，そんな地球の上に私たちは鉄
などの金属をたくさん使って建物を立ててい
る．指に金やプラチナの指輪をはめている方も
いるかもしれない．また本記事を読んで下さる
読者の中には，それら様々な元素を使った各種
の実験をされている方も多いだろう．
ではこのような元素は一体どこでできたのだ
ろうか？宇宙が約 140 億年前にビッグバンで
始まったときには，水素とヘリウム，少量のリ
チウムしか存在しなかったことが知られている
（図 1）．それより重い元素は全て，宇宙に存在
する星の内部など，極限的な環境で合成された
ものである．

例えば，太陽の中心では今現在水素の核融合
反応によりヘリウムが作られている．数 10億
年後に水素が使い尽くされると，ヘリウムの核
融合で炭素や酸素が合成されるだろう．太陽よ
りも 10倍程度重い星ではこのような核融合反
応が鉄を作るまで続くことが知られている．そ
して，そのような星は一生の最後に「超新星爆
発」という大爆発を起こし，それまでに合成し
た元素を宇宙空間に撒き散らす．そのガスから
次の世代の星が生まれ，また爆発を起こす，と
いうサイクルが続いて，宇宙ではじわじわ元素
が増えてきたのだ．私たちの周りに様々な元素
が存在するのは，そのような無数のサイクルの
結果である．
では，鉄より重い元素は宇宙のどこでできた

のだろうか？鉄の原子核は最も安定であるた
め，星の中で鉄よりも重い元素を作るのは容易
ではない．例えば，鉄よりも重い元素を合成す
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図 1: 元素の周期表と元素の起源．鉄よりも重い元素の多くは中性子捕獲反応によって合成される．

重力波 電磁波

重元素合成 キロノバ中性子星合体

dynamical ejecta

post-merger ejecta

図 2: 中性子星合体とキロノバの模式図．

るには，鉄の原子核に電荷をもつ陽子やヘリウ
ムをくっつければ良いが，星の中でそのような
反応が起き得るような高温状態が達成される
と，光子が鉄の原子核を壊してしまう．そのた
め，鉄よりも重い元素は電荷をもたない中性子
との反応（中性子捕獲反応）で合成されると考
えられている [1]．原子核にいったん中性子が
くっついて同位体が作られ，その原子核がベー
タ崩壊（中性子数が減って陽子数が増える）を
起こすことで原子番号が大きくなるという仕組
みである．
中性子捕獲反応には「slow（s）プロセス」と

「rapid（r）プロセス」の 2種類があることが知
られている．s プロセスは中性子捕獲が遅く，
一つ中性子が捕獲されるたびにベータ崩壊が

起きる過程である．一方で，r プロセスでは中
性子捕獲が速く，中性子が多数捕獲された後
にベータ崩壊が起きる．これら二つの過程で
はどちらも鉄より重い元素が作られるが，作ら
れやすい元素の種類は異なり，バリウム（Ba,

Z = 56）や鉛（Pb, Z = 82）といった元素は主
に sプロセスで，金（Au, Z = 79）やプラチナ
（Pt, Z = 78），ウラン（U, Z = 92）などの元
素は主に rプロセスで作られることが知られて
いる．
中性子捕獲反応のうち，sプロセスは恒星の

末期で起きることが知られている．その過程は
やや複雑なので割愛するが，実際にそのような
恒星を分光観測すると重元素の量が増えている
ことが確認されている．特に重要なのが，安定
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な同位体をもたないテクネチウム（Tc, Z = 43）
が発見されていることである．数 100 万年程
度の時間が経つとテクネチウムは放射性崩壊で
いなくなってしまうので，これは星がまさにそ
のような元素を作っている最中であることを意
味している．
一方で，r プロセスがどこで起きているのか
はまだ分かっていない．r プロセスには中性子
が大量に必要だが，中性子自体は約 15分程度
で陽子にベータ崩壊してしまうため，中性子が
どんどん供給される現場を考える必要がある．
そのため，r プロセスは中性子を多く含む「中
性子星」という星が関係する現象で起きるので
はないかと考えられてきた．特に，星が一生の
最後に起こす超新星爆発が長年有力視されてき
た．しかし，超新星爆発の天文学観測でも rプ
ロセスが起きている証拠は得られておらず，詳
細なコンピュータシミュレーションを行って
も rプロセスの兆候が見られないことが問題と
なっていた．そこで近年，「中性子星合体」と
いう現象に注目が集まっている．前置きが長
くなってしまったが，本記事と次の土本氏の記
事 [2]では，中性子星合体での重元素合成の検
証の現状と，そのために必要となる原子データ
の需要について紹介したい．

2. 中性子星合体と「キロノバ」
中性子星とは質量が太陽の 1.5倍程度，半径
が 10 km程度の天体である．太陽の半径は 70

万 km 程度であることを考えるとこの天体が
いかに「コンパクト」かが分かるだろう．実際
に，中性子星の内部の密度は原子核内部の密度
（ρ ∼ 1014 g cm−3）に匹敵しており，中性子星
表面の重力は地球表面の 1000億倍程度にもな
る．さらに，宇宙には二つの中性子星がお互い
の周りを回っている系が知られており，このよ
うな系は一般相対性理論で予想される重力波を
放出してエネルギーをじわじわと失い，軌道が
縮んで最後には二つの中性子星が合体してしま
うと考えられる．
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図 3: 中性子星合体で合成される重元素 [3]（藤林
翔氏と和南城伸也氏より提供）．合体初期
に放出される dynamical ejecta（赤）では中
性子割合が高く，より重い元素が合成され
やすく，その後に放出される post-merger

ejecta（青）では中性子割合が抑えられ，比
較的軽い側の元素が合成されやすい．

中性子星が合体すると，一部の物質が宇宙空
間に飛び出していくと考えられている（図 2）．
合体の直後（数 10ミリ秒程度）には中性子星の
表面が潮汐力によって飛んでいく（dynamical

ejecta）．さらに，中心にできた天体の周りをガ
スがぐるぐると周り，そこからも数秒ぐらいか
けて物質が飛んでいく（post-merger ejecta）．
放出された物質の典型的な全質量は 0.01 太陽
質量程度であり，速度は光速の 10% 程度（こ
の系からの脱出速度）程度である．
放出物質は豊富に中性子を含んでいるため，

r プロセスによって多くの重元素が合成され
る．図 3 は中性子星合体で合成される元素を
計算した結果の一例である [3]．最初に飛び出
していく dynamical ejecta はほぼ中性子星そ
のものなので中性子の割合が高く，より重い元
素が合成されやすい．一方で，後に飛び出して
いく post-merger ejectaではやや中性子の割合
が低く，比較的軽い側の元素が合成される．こ
のように，中性子星合体は自然と重元素を作
り出し，宇宙空間に放出することが予想されて
きた．
ここまで見てきたのは理論的な研究による予

想である．では本当にこのようなことが宇宙で
起きているのだろうか？そして，それを検証す
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ることはできるのだろうか？答えは「イエス」
である．r プロセスでは中性子過剰な原子核が
合成されるため，放出物質の中で新しくできた
原子核が放射性崩壊を起こし続ける．その寿命
は数秒のものから数年以上のものまであり，常
に複数の原子核種が放射性崩壊を起こしてい
る状況である．放射性崩壊で放出されるガンマ
線・ベータ線は物質と相互作用してエネルギー
を失い，その分物質の熱エネルギーとなる．こ
の熱エネルギーを起因として，中性子星合体か
らは熱的な電磁波放射が期待されるのである．
この現象を「キロノバ」と呼ぶ [4]．詳細は第
4 節で後述するが，実際に 2017 年に中性子星
合体が観測された際にキロノバが観測され，中
性子星合体における重元素合成が検証されて
いる．
ここで中性子星合体から放出される物質の
プラズマの状態を確認しておきたい．例えば合
体から 1 日後には放出された物質の広がりは
R ∼ vt ∼ 3 × 1014 cm程度である．放出される
質量を 0.01 太陽質量程度とすると，このとき
のプラズマの質量密度は ρ ∼ 10−13 g cm−3程度
である．プラズマを構成するのは重元素のイオ
ンと電子で，両者は十分相互作用するため両者
の温度は等しく，注入される放射性崩壊のエネ
ルギーを考えると，プラズマのイオン・電子温
度は数 1000 K程度となる．また，合体から 1

日程度の放出物質は光学的に厚く，プラズマと
輻射場も十分に相互作用しているため，輻射の
温度もイオン・電子と同程度で数 1000 Kとな
る（以後，本稿ではこれら全ての温度を指して
「温度」と記載する）．このため，「キロノバ」は
主に可視光や赤外線で輝く．
ではこのようなプラズマから放出される電磁
波放射「キロノバ」の特徴はどのようになるだ
ろうか．上記のプラズマパラメータで Saha平
衡を考えると，合成された重元素のイオン化度
はせいぜい数階電離程度である．宇宙プラズマ
は低密度であるため，温度の割にはイオン化が
進んでいるが，それでも完全電離とは程遠い．
そのため，発生した熱的な可視光・赤外線光子

は重元素の束縛–束縛遷移を通じて主に相互作
用を行う．合体後 10日間程度では，この相互
作用で想定される光子の平均自由行程は系の大
きさよりも短いため，この系は光学的に厚いと
言える．つまり，光子は重元素による吸収と再
放射を受けながら，じわじわと系の外に逃げ出
していく．
このとき光子が系から脱出するまでの時間

（拡散時間）は

tdiff =
R

c
τ =

R

c
κρR (1)

と書ける．ここで，τ は系の光学的厚み，κは
光と物質の相互作用の度合いを表す吸収係数
（cm2 g−1），R は系の半径である．放出物質は
時間とともに膨張するため（R = vejt, vej は放
出物質の速度），拡散時間は tdiff ∝ t−1 で時間
とともに短くなる．この拡散時間が合体からの
日数 tと同じぐらい短くなると，外にいる観測
者はこの系からの光を観測できるようになる
ため，天体が明るく輝く典型的なタイムスケー
ルは

t =

(
3κMej

4πcvej

)1/2

≃ 8 days

(
Mej

0.01 M⊙

)1/2

( vej
0.1 c

)−1/2
(
κ(λ; ρ, T,X)

10 cm2 g−1

)1/2

(2)

と書ける [4, 5]．ここで Mej は放出物質の質量
を表し，M⊙ は太陽質量である．また，単純の
ためMej = (4π/3)R3ρと仮定した．
キロノバの光り方を決める 3つの量のうち，

Mej と vej は中性子星合体の物理で決まる量で
ある．一方で，κは原子の性質とプラズマの状
態（密度 ρ，温度 T，元素組成X など）で決まる
量である．上式では単純のため吸収係数が波長
によらず一定であることを仮定したが，実際は
それぞれの波長で吸収係数は異なり，様々な波
長で異なる吸収を受けながら光が逃げていき，
その逃げた光が天文学の望遠鏡で観測される．
つまり，キロノバの性質を理解し，天文学の観
測量から中性子星合体の物理量（質量や速度），
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図 4: 元素ごとの吸収係数．密度は ρ =

10−13 g cm−3，温度は T = 5000 K の場
合．Nd（Z = 60）は開殻 f 軌道に，Fe

（Z = 26）と Ru（Z = 44）は開殻 d軌道
に，Te （Z = 52）は開殻 p軌道に電子を
もっており，開殻 f 軌道に電子をもつ元素
の吸収係数が高いことが分かる．

そして元素合成を正しく評価するには，この吸
収係数を知ることが必要不可欠なのである．
しかし，この吸収係数を評価するための原子
データが存在しないことが天文学で大きな問題
となっていた．天文学に登場するプラズマはほ
とんど水素，ヘリウムなどの軽元素や，炭素や
酸素から鉄までの元素で構成されるため，これ
まで重元素の詳細かつ完全な原子データの需
要はほとんどなかったのである．そのため，キ
ロノバのシグナルを計算するために，波長，密
度，温度の全てに対して一定の吸収係数を仮定
するしかなく，定量的な研究を行うことができ
なかった．次節では，この状況を打開するため
の私たちの研究について紹介する．

3. 重元素の原子データ
キロノバで光が物質とどのように相互作用す
るかを理解するために，まず必要となる原子の
性質（原子データ）は何かを考えてみる．もし
プラズマが熱平衡状態にあるとすると（この仮
定の妥当性に関しては第 5 節に再度議論した
い），密度と温度が決まればイオン化度や励起
状態の占有数は分かるため，束縛–束縛遷移の

度合いを記述するためには，(1) 原子のエネル
ギー準位と (2) 遷移確率が必要となる．
今知りたいのは光がどれほど物質と相互作用

するかという吸収係数なので，エネルギー準位
に関しては基底状態の近くだけでなく，多くの
励起状態の情報も必要である．また束縛–束縛
遷移に関しては，遷移確率が低くてもたくさん
の遷移があれば全体の吸収係数に寄与する可能
性があるため，最も強い遷移の情報だけがあれ
ば良いというわけではない．つまり，吸収係数
の評価には極めて「完全性」の高い原子データ
が求められるのである．これが天文学だけでな
く，原子物理学でもそのようなデータが存在し
なかった理由である．
このような状況を打開するため，我々は 2016

年頃から原子物理学・天文学の研究者の共同研
究で原子構造の理論計算（原子構造計算）に
着手した．核融合科学研究所の加藤大治氏，
Vilnius大学のGediminas Gaigalas氏らの協力
を仰ぎ，周期表からいくつか代表的な元素を選
んで原子構造計算を行って頂いた．計算には，
電子間相互作用に対して局所有効ポテンシャ
ルを導入する HULLACコード [6]と電子間相
互作用を正しく扱う GRASPコード [7] を用い
た．これらのコードの詳細は小池文博氏によ
るしょうとつの解説記事 [8]を参照して頂きた
い．二つの異なるコードで独立な計算を行った
理由は，理論計算方法による不定性を理解・評
価するためである．
図 4はこの原子構造計算の結果を用いて評価

された吸収係数である [9]．これを見ると，可
視光と赤外線領域において，特にネオジム（Nd,

Z = 60）の吸収係数が鉄（Fe, Z = 26）やルテニ
ウム（Ru, Z = 44），テルル（Te, Z = 52）の吸
収係数よりも高いことが分かる．ネオジムは周
期表で下にはみ出したランタノイドの 1つで開
殻 4f 軌道に電子をもっている．このため，他
の元素に比べて励起エネルギー準位が多く，し
かも密に詰まっているので，束縛–束縛遷移も
多く，光の吸収係数が高くなると考えられる．
ランタノイドの吸収係数が高いという結果は
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図 5: 元素ごとのエネルギー分布（一階電離イオンの場合）．色は 0.2 eV ごとのレベルの数を表している．
開殻 4f 軌道に電子が入るランタノイド（Z = 57 − 71）のエネルギー準位が他の元素に比べて密なこ
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図 6: 元素ごとの Planckプランク平均吸収係数．密度は ρ = 10−13 g cm−3 で，温度は T = 5000 K（青色），
T = 10000 K（赤色）の場合．ランタノイド（Z = 57 − 71）の吸収係数が他の元素より高いことが分
かる．また，最外殻の主量子数および方位量子数が同じ原子種では，原子番号が高いほど吸収係数が
低い．

HULLAC, GRASPのどちらのコードを用いて
も明らかに確認できる．
他の元素の吸収係数の特徴も，周期表におけ
る位置を見てみると分かりやすい．鉄とルテニ
ウムはそれぞれ 3d, 4d軌道に電子をもち，f 軌

道の場合よりもエネルギー準位数が少ないた
め，吸収係数が低くなる．また，この二つの元
素は周期表上で上下の関係にあるため，吸収係
数が似ていることも分かる．テルルは 5p軌道
に電子をもち，さらにエネルギー準位数が少な
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いため，d軌道の場合よりもさらに吸収係数が
小さくなる．
2019年頃には HULLACコードを用いて，中
性子星合体で合成される全ての重元素に対し
て，中性から 3階電離イオンまでを網羅した理
論原子データを構築することができた [10]*1．
図 5は一階電離イオンのエネルギー分布を原子
番号の関数として表したものである．赤い色が
エネルギー準位がより密になっていることを示
している．これを見ても，ランタノイドのエネ
ルギー準位が密であることがよく分かる．
図 6は，全ての元素に対するプランク平均吸
収係数である（プランク平均は，図 4の図吸収
係数をプランク関数で重み付けして波長方向に
積分したもの）．これを見ると，最外殻の主量
子数および方位量子数が同じ原子種では，原子
番号が大きい方が吸収係数が低いことが分か
る．これは，原子番号が大きくなるほど，主に
電子-電子相互作用の効果でエネルギー準位が
全体的に高い側にシフトするためである．平衡
状態にあるプラズマではボルツマン分布にし
たがって励起状態の占有数が決まるため，より
低い励起エネルギーからの束縛–束縛遷移の方
が光の吸収に寄与しやすい．そのため，エネル
ギー準位が高い側にシフトすると，ある温度の
もとでは吸収係数が低くなるのである．原子の
性質が中性子星合体の放出物質中の不透明度に
刻まれているのは非常に興味深い．
このように，網羅的な原子構造計算によっ
て，元素の性質によって光の吸収係数は大き
く異なることが分かった．特に，ランタノイド
とそれ以外の元素は吸収係数が一桁以上異な
るため，ランタノイドはキロノバの性質を左右
する重要な元素である [12, 13]．ランタノイド
が含まれている場合は，吸収係数が高いことか
ら，光が抜けてくるまでの時間が長くなる（式
(2)）．その場合，その分より冷えたガスからの
放射が見られるため，可視光よりも赤外線で

*1 このデータは核融合科学研究所から全世界向けに
公開されている [11]．http://dpc.nifs.ac.jp/DB/

Opacity-Database/

図 7: 中性子星合体 GW170817 の電磁波対応天
体の画像（青線で示された天体）．左側が
合体から 1日後，右側が合体から 7日後．
すばる望遠鏡（可視光），IRSF望遠鏡（近
赤外線）で取得された画像をカラー合成
したもの [17]．右下の大きく輝いているの
は中性子星合体が発生した銀河 NGC 4993

で，地球からの距離は約 1億 3000万光年．

明るい放射が期待される．キロノバがより「赤
く」見えるというわけだ．一方で，ランタノイ
ドが含まれない場合は，より早い時間に，明る
く「青い」キロノバが予想される [14]．つまり，
キロノバの性質を観測することができれば，原
子の性質を通して中性子星合体の元素合成を検
証することができるのである．

4. キロノバの観測
中性子星合体とキロノバの詳細な観測が初

めて成功したのは 2017年のことである．2017

年 8月 17日，重力波望遠鏡 LIGOと Virgoに
よって，中性子星合体からの重力波シグナルが
観測された [15]（日付をとって，この重力波イ
ベントはGW170817と呼ばれている）．その情
報が直ちに世界中の天文学者に送られ，電磁波
で光る天体が探査された結果，図 7にあるよう
に中性子星合体からの電磁波放射が捉えられ
た [16]．
前節で紹介した通り，この観測が行われる前

は天文学者の間では，キロノバは「青い」だろ
うか，「赤い」だろうか，という二つの予想が
あった．中性子星合体でランタノイドがどれほ
ど合成されるかは分からなかったし，そもそも
キロノバという現象の理解もまだまだ不十分
だったためである．GW170817 で実際に観測
された電磁波シグナルは，最初数日間は可視光
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図 8: 中性子星合体 GW170817 の電磁波対応天
体の明るさの時間変化（点）と，キロノバ
の輻射輸送シミュレーションの結果（線
[19]）．色の違いは観測波長帯の違いを表
す（g: 4800 Å, r: 6200 Å, i: 7600 Å, z:

9100 Å, J: 12000 Å, H: 16000 Å, K: 22000

Å）．

で明るく，「青い」ものだった．図 7はすばる
望遠鏡と IRSF望遠鏡で取得されたキロノバの
画像で，可視光を青色で，近赤外線を赤色で着
色したものである．この画像を見ると，確かに
合体後 2日後（左側）の見た目が青白いことが
分かる [17]．一方で，その後は赤外線の放射が
卓越し，「赤い」放射が見られた（右側）．つま
り，キロノバは「青く」もあり「赤く」もあっ
たのである．
青くて明るい放射は吸収係数が比較的低い
物質が放出されていることを示唆している．つ
まり，ランタノイドをあまり含まない物質で
ある．一方で，赤く，長く続く放射は，吸収係
数が比較的高い物質，すなわちランタノイドを
多く含む物質も放出されていることを示唆し
ている．つまり，この両方の性質が観測された
ということは，中性子星合体で幅広い原子番号
の重元素が合成されたことを意味しているの
だ [18]．
実際に，中性子星合体のシミュレーションで
予想される質量放出と元素合成の結果を用い
て，キロノバがどのように光るかという輻射輸

送の計算を行うと，GW170817 で観測された
各波長の明るさとその時間進化を比較的よく説
明できることが分かっている（図 8 [19]）．ちな
みに，これまで見てきた通り，中性子星合体に
は実に様々なスケールの物理が関わっている．
中性子星という超強重力天体から物質が放出さ
れ（一般相対性理論），重元素が合成されて放
射性崩壊を起こし（原子核物理），それが原子
の性質（原子物理）を通して輝くというプロセ
スを全て計算した結果が，実際の天文学の観測
量とこのレベルで一致しているのは非常に感慨
深い．そして，重元素の原子データを構築する
という基礎研究によってこのような研究が可能
になったことを強調しておきたい．
このようなキロノバの重力波・電磁波観測は

2024 年現在，まだ 1 例しか行われていない．
つまり，宇宙でどれほどの頻度で中性子星合
体が起きており，元素が放出されているかはま
だよく分かっていない．例えば中性子星合体
GW170817 では，理論計算と観測データの比
較から 0.03∼0.05太陽質量程度の重元素が合成
されたと推定されているが，宇宙には質量の異
なる中性子星が存在するため，常に同じような
元素が合成・放出されているとは限らない．
実際に，2019 年には二例目の中性子星合体

GW190425 が観測されているが（重力波のみ
で観測され，電磁波では観測ができなかった），
GW190425の中性子星の質量は GW170817の
場合と大きく異なっていたことが知られてい
る [20]．中性子星合体が本当に宇宙の重元素の
起源であるかを検証するには，今後様々な中性
子星合体からのキロノバを観測することが必要
不可欠である．重力波望遠鏡の性能・感度は現
在も向上し続けているため，今後より多くの中
性子星合体の観測が行われることが期待されて
いる．

5. まとめと今後の展望
本稿では宇宙における重元素の起源として注

目されている，中性子星合体からの電磁波放射
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キロノバと，それを理解するための重元素の原
子データについて紹介した．重元素の原子デー
タが構築された結果，キロノバの性質の定量的
な理解が可能となり，天文学観測から中性子星
合体における rプロセス元素合成を検証するこ
とが可能となった．そして，実際に 2017年に
重力波によって中性子星合体が発見され，キロ
ノバが観測されたことで，中性子星合体が幅広
い原子番号の重元素を合成していることが確認
された．
今後は重力波・電磁波観測の感度向上にとも
ない，より多くの中性子星合体が観測されるこ
とが期待されている．そのような時代に向け，
今後はさらに精緻な重元素の原子データが必要
となるだろう．本稿で紹介した原子データは理
論計算に基づくものであるが，多電子系の原子
構造計算の精度は必ずしも高くなく，特にラン
タノイドでは実験値と比べるとエネルギー準
位では 10% 程度，遷移確率では数倍程度の違
いが存在している [21]．実際に本稿で示した吸
収係数にも不定性があることが分かっており，
キロノバの性質をより正確に理解するために
は，原子構造計算を高精度化することが必要で
ある．そして，さらなる理論計算の精度向上に
は，理論計算の精度を検証するための分光実験
も非常に重要である．
また同様に，理論計算の精度の限界から，現
状の原子データでは各元素の特定の遷移がどの
波長に現れるかを正確に予言することはできな
かった．実際に，GW170817では可視光から近
赤外線のスペクトルが取得されているが，本稿
で紹介した「完全性」を重視した原子データだ
けでは，観測されたスペクトルに見られる個々
の特徴を解読するのは非常に難しい．つまり，
r プロセスが起きたこと自体は分かっても，ど
の元素がどれほど合成されたのかは分からない
のである．キロノバのスペクトルの解読の進展
と，「正確性」を重視した原子データに関して
は次の土本氏の記事 [2]を参照して頂きたい．
原子データの精度だけでなく，プラズマモデ
ルの精緻化も重要な課題である．合体からの時

間が経つにつれて，中性子星合体によって放出
された物質の密度は下がるため，プラズマの熱
平衡状態からのずれは時間とともに大きくなっ
ていく [22, 23]．そのような系からの電磁波放
射を正しく理解するには，プラズマの非平衡状
態の取り扱いが必要不可欠である．非平衡プラ
ズマの状態を記述するには，エネルギー準位や
放射遷移確率だけでなく，再結合係数や電子衝
突断面積なども必要となる．このように重元素
の様々な原子データへの需要はさらに高まるだ
ろう．
本稿で紹介したとおり，中性子星合体から届

くシグナルを読み解くためには様々な重元素の
原子データが重要な役割を果たし，天文学，原
子物理学，さらにはプラズマ物理学の知見を融
合することが重要である．このような融合研究
が進み，中性子星合体の重元素合成，そして宇
宙の重元素の起源の理解が進むことを期待して
本稿を閉じたい．
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土本菜々恵 1∗

1 東北大学大学院理学研究科天文学専攻　〒980-8578 宮城県仙台市青葉区荒巻字青葉 6-3

n.domoto@astr.tohoku.ac.jp
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宇宙における重元素の起源，特に金やプラチナ，ランタノイドなどの速い中性子捕獲反応により合
成される元素の起源として，中性子星の合体現象が注目されている．中性子星が合体すると中性
子過剰な放出物質中で元素合成が起き，合成された原子核の放射性崩壊によって電磁波放射「キロ
ノバ」が引き起こされる．中性子星合体で合成された個々の元素の情報を引き出すためには，キロ
ノバのスペクトルを理解することが必要不可欠である．本稿では，キロノバの可視光・赤外線スペ
クトルを理解するために必要な正確性の高い重元素の原子データの需要と，スペクトル解読にお
ける近年の進展について紹介する．

1. はじめに
我々の身の回りに存在する全ての元素は宇宙
のどこかで作られてきたものである．それぞれ
の元素がどのように生まれ，どのように増えて
きたかという元素の起源を理解することは，天
文学・宇宙物理学の重要な課題の 1つである．
中でも鉄より重い元素の約半数，特に金（Au，
Z = 79）やプラチナ（Pt，Z = 78），ランタノ
イド（Z = 57–71）などの「速い中性子捕獲反応
（r プロセス）」を必要とする元素の起源は未だ
明らかでない [1]．
近年，r プロセス元素の起源天体として，中
性子星の合体現象が注目されている．中性子
星が合体すると中性子過剰な物質が宇宙空間
に放出され，放出物質の中で r プロセスによ
り重元素が合成される [2, 3]．さらに，合成さ
れた r プロセス元素の放射性崩壊で放出され
るガンマ線・ベータ線によって放出物質が熱化
され，可視光や赤外線で熱的に光る現象「キロ
ノバ」が見られる [4, 5]．実際，2017年に中性
子星合体からの重力波が初めて直接検出され
（GW170817）[6]，さらに世界中の望遠鏡を用

いた追観測によって電磁波対応天体が発見され
た [7]．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，
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 [1, 8]．
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上で重要なのは，
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．中性子星合体からの放出
物質で発生した可視光・赤外線光子は，重元素
の束縛–束縛遷移を介して物質と相互作用しな
がら抜け出してくる．そのため，キロノバの光
り方（明るさの時間変化）は放出物質にどのよ
うな元素が含まれているかによって変化する．
予想されていたキロノバの光り方から，観測さ
れたキロノバでは比較的軽い元素を含む物質と
ランタノイドを多く含む物質の両方の存在が，
つまり中性子星合体で広い原子番号の重元素が
合成されたことが示唆された [1]．言い換えれ
ば，このように明るさの時間変化から「r プロ
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セスが起きたこと」はわかっても，詳細な元素
の情報までは得られないのである．
合成された個々の元素の情報を引き出す最も
直接的な方法の 1つは，スペクトルにおける元
素の同定である．個々の元素は束縛–束縛遷移
により決まった波長の光を吸収するため，スペ
クトルに現れる吸収特徴を調べることで，個々
の元素を特定することができる．2017 年に観
測されたキロノバでは，可視光から赤外線にか
けての詳細なスペクトルが取得された [9, 10]．
図 1に矢印で示す通り，観測されたスペクトル
には幅の広い吸収特徴がいくつも見られる．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．本稿ではこのキロノ
バのスペクトルに着目し，中性子星合体での重
元素合成の証拠を得るために必要な原子データ
と，スペクトル解読における進展について紹介
したい．

2. 重元素の原子データ
2.1 正確な原子データの重要性
中性子星合体で放出される物質は，典型的
には 0.01 太陽質量程度の質量が光速の 10%

程度の速度で膨張している．合体後 1 日程で
は放出物質は R ∼ vt ∼ 3 × 1014 cm 程度に広
がっており，このときプラズマの質量密度は
∼ 10−13 g cm−3 程度である．また放射性崩壊
により注入されるエネルギーを考えると，プ
ラズマの温度は数 1000 K程度となる（合体後
1日程ではプラズマは熱平衡状態にあり，電子
温度，イオン温度，および輻射温度は全て等し
いと仮定できる）．キロノバはこのようなプラ
ズマ —Saha平衡を考えると，重元素は数階電
離状態のイオンとなって混ざり合っている—

が放つ可視光・赤外線の放射である [1]．発生
した熱的な可視光・赤外線光子は，重元素の
束縛–束縛遷移を介して物質と相互作用する．
よって様々な重元素の束縛–束縛遷移のうち，
特に吸収度合いの強い遷移がスペクトルに特徴
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図 1: 2017 年に観測されたキロノバのスペクト
ル [9]．右の数字は中性子星合体後の日数
を表す．主な吸収特徴を矢印で示した．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（14000 Å 付近，
18000∼19000 Å付近）は地球大気の影響を
受けている．

を作ることになる．
スペクトルの特徴から元素の種類を特定する

には，それぞれの元素がどのようなエネルギー
準位を持っていて，どの波長の光（遷移波長）
をどのような確率（遷移確率）で吸収できるの
か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さまざまなイオン化状態で
の情報が必要になる．しかし，そのような実験
的な原子データは存在しておらず，実験的にど
の元素がキロノバの物理状況で強い吸収度合
いを示すか，つまり，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状況が続いて
いた．
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 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 [11]．これにより，各
元素がもつエネルギー準位の分布や遷移確率の
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図 2: 元素の周期表．キロノバのスペクトルにおける吸収特徴を考える上で重要な元素を色で囲んである
（図 3の各特徴に対応）．

低い遷移を含む，「完全性」の高い原子データ
が構築されてきた．元素がどれだけ光を吸収す
るかという吸収係数の評価には，「完全性」の
高い原子データが極めて重要であり，これによ
りキロノバの光り方の理解が大きく進められて
きた [1]．しかし吸収係数の評価と異なり，ス
ペクトルの特徴を調べるためには，どの波長に
どの程度強い遷移があるのかという正確な情報
が必要である．理論計算による原子データでは
実験値を再現できるほどの精度はなく，スペク
トルを直接調べることには使えない．一方で，
一部の特に強い遷移がスペクトルに特徴を作る
ことを考えると，そのような最も強い遷移だけ
について「正確性」の高い情報があれば良いと
いうことになる．
2.2 正確な原子データの構築
ここで，上記のような状況を打開するべく
行った筆者らの研究を紹介する [12]．プラズマ
が熱平衡状態にあると仮定すると，密度と温度
を仮定すればイオン化状態や励起状態の占有

数はわかるため，各遷移による光の吸収度合い
を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，「完全性」の
高い原子データの強みと言える．その結果，カ
ルシウム（Ca，Z = 20），ストロンチウム（Sr，
Z = 38），ランタン（La，Z = 57），セリウム
（Ce，Z = 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，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 2）．
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
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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．
ある原子の束縛–束縛遷移の数はエネルギー
準位が多いほど多くなるが，この場合振動子
強度の総和則により，各遷移の振動子強度は平
均的に小さくなる傾向がある．上記の元素（イ
オン）は比較的単純な原子構造をしており，束
縛–束縛遷移の数はそこまで多くないため，各
遷移の振動子強度（遷移確率）は比較的大きく
なりやすいと言える．さらに，ある周期では原
子番号が大きいほど原子半径が小さくなり，電
子–電子相互作用とスピン–軌道相互作用の効
果でエネルギー準位が全体的に高い方向にシフ
トする．周期表の左側（ある周期で原子番号が
小さい側）の元素はこの効果が小さく，基底状
態から近いところに励起状態が存在する．熱平
衡状態における励起状態の占有数（ボルツマン
分布）を考えると，このようなエネルギーの低
い励起状態の電子占有数は大きくなりやすく，
したがってそのようなエネルギー準位に関わる
束縛–束縛遷移が起きやすい．このように，上
記の元素（イオン）が強い光の吸収源になるこ
とは，(1) 原子構造が比較的単純で，特定の波
長のみでの遷移が起こりやすい，かつ (2) 低い
エネルギー状態に励起準位が存在し，電子占有
数が大きくな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（Na，Z = 11）やマグネシウム（Mg，
Z = 12）， カルシウムによる吸収線を含んでい
るが，周期表（図 2）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（C，
Z = 6）や酸素（O，Z = 8）より量が多いわけ
ではない（図 5参照）．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，また低いエネルギーに励起状態を持つ元
素によって作られていると理解できる．
以上のような解析は，たとえ原子データにお

ける遷移波長が正しくなくても行うことができ
る．しかし，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．幸い，以上の解析で発見した重
要な元素はエネルギー準位や遷移波長の実験的
なデータが存在していたため [13]，これらを実
験のデータベースから構築し直した．また，カ
ルシウムやストロンチウムの遷移は実験的な遷
移確率データが存在したが [14]，ランタンやセ
リウムの赤外線の遷移にはそのようなデータが
存在していない．そこで，我々は理論原子デー
タ [11] を用いることでこの部分を補った（理
論的な遷移確率の妥当性については後ほど再度
議論する）．つまり，実験的に正確な遷移波長
およびエネルギー準位と，理論計算から得られ
た遷移確率を合わせ，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「正確
な」原子データを構築することができた．

3. キロノバのスペクトルと元素の同定
これで，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．では，実際に
スペクトルからどのように元素を同定すること
ができるだろうか．候補となる強い遷移の遷移
波長と観測スペクトルを並べてみるだけでは元
素を同定することができない．なぜなら，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 1

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
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図 3: 2017 年に観測されたキロノバのスペクト
ル（上，図 1）とモデルスペクトル（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 14000 Å 付近，18000∼19000 Å 付近は
地球大気の影響を受けている．

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，重要な元素（特に強い遷移）の「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「完全性」の高い理論
原子データが欠かせない．そこで，両者の原子
データを組み合わせた計算を行うことで，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 3）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，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
る．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．
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，9000 Å 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 [15]，筆者らの計算結果
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特定できた．
なお，我々のモデルではカルシウムが強い吸

収特徴を示している．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，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．これは 2017年の中性子星合体ではカル
シウムの合成量が少なかったことを示唆して
いる．

4. 「プラズマ実験室」としての恒星
ここまでで紹介したように，天体の観測スペ

クトルから元素を同定するには，実験的に構築
された「正確性」の高い束縛–束縛遷移データ
が必要不可欠である．筆者らは理論計算による
原子データの「完全性」の高さを利用し，まず
キロノバの物理状況で強い吸収度合いを示す元
素を特定することができた．さらに，実験的な
遷移確率が存在しないランタンとセリウムの束
縛–束縛遷移については理論計算による値を用
いることで，最も強い束縛–束縛遷移に対する
「正確な」原子データを構築し，結果，キロノ
バの観測スペクトルにおける吸収特徴を説明で
きる元素を特定することができた．
しかし，我々は何をもって「元素を同定した」

と言えるのかを改めて考えたい．まず，中性子
星合体における物質の膨張速度によるドップ
ラーシフトを考慮したときに，(1)「妥当な速
度でその束縛–束縛遷移の遷移波長が吸収特徴
と整合的である」必要がある．これは既に述べ
た，観測スペクトルとモデルスペクトルとの比
較で十分検証できている．次に，(2)「 与えら
れた物理状況（温度・密度）でその束縛–束縛
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図 4: 左: セリウム（2階電離イオン）の吸収線を示す恒星スペクトルと天体写真．セリウムの吸収線の位
置をオレンジ線で示してある．右: 左に示す恒星スペクトルの吸収線から推定した束縛–束縛遷移の
gf値（青）とその平均値（赤）．黒点は文献における理論計算からの値を示す（T20 [11]; WR98 [19];

B02 [20]; CG21 [21]）．

遷移が十分強い吸収を起こす」必要がある．こ
れを検証するには，実験的な遷移確率が必要で
ある．そして最後に，その波長帯において (3)

「それ以外に強い吸収を起こす束縛–束縛遷移
が存在しない」ことが言えて初めて，我々は元
素の同定を確たるものにすることができる．つ
まり，本当に観測スペクトルの吸収特徴から元
素を同定したと宣言するには，ここまでの解析
では (2)(3) の観点で不定性が残っていること
になる．
4.1 天体物理学的 gf値
ここで，確たる元素の同定のために筆者らが
行った別の研究も紹介したい．ここでは，図 3

における 14500 Å あたりの吸収特徴を生み出
している，セリウムの 3本の束縛–束縛遷移（静
止波長 ∼16000 Å）に着目する．既に述べたと
おり，これらの束縛–束縛遷移の遷移確率は実
験的に測られた値が存在していない．そのた
め，上記の (2)の観点で，これらが本当に強い
吸収特徴を示すかを実験的に検証する必要が
ある．
我々は，宇宙にある恒星のスペクトルにこれ

らの束縛–束縛遷移による吸収線が見られるこ
とに気づき，地上における実験の代わりに恒
星を「プラズマ実験室」として用いることを考
えた [16]．恒星大気は歴史的によく研究されて
きており，表面温度，（ガスの圧力や密度を決
める）表面重力，金属量といった恒星大気パラ
メータによって，スペクトルをよくモデル化す
ることができる．そのため対象の恒星の大気パ
ラメータを事前に知っていれば，ある束縛–束
縛遷移の遷移確率のみを未知の変数として吸収
線をモデル化することで，遷移確率を推定する
ことができるのだ [17, 18]．実用的には，遷移
確率を表す量として，振動子強度 f を遷移の下
準位の統計的重み g で重み付けした値（gf値）
が用いられる．よって以上のように天体を用い
て推定した遷移確率，すなわち gf値を，しばし
ば天体物理学的 gf 値と呼ぶ．対象とした恒星
の大気パラメータは，可視光スペクトルを用い
た文献で求められていたため，我々は文献値を
採用して赤外線スペクトルのモデリングを行っ
た．結果，推定された値は元の理論計算による
値 [11] から全体的に 1.8倍程度小さいものの，
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図 5: キロノバにおける元素組成の理論モデル
（青）[12, 22]，化学特異星 HR 465 におけ
る元素組成（赤）[24]，および太陽系にお
ける元素組成（黒）[25]．

不定性の範囲で大まかに一致しており，キロノ
バのスペクトルに吸収特徴を生み出すには十分
強いことが明らかになった（図 4）．
恒星スペクトルのモデル化は手法が確立して
いるとは言え，原子物理学の実験に比べれば，
大気パラメータの決定精度は非常に悪い．ここ
で推定した遷移確率には大気パラメータによる
不定性が乗ってしまうため，結局 2倍程度の不
定性が残っている．正確な遷移確率を求めるに
は，やはり地上での実験が必要であることに変
わりはないことを強調したい．
4.2 強い遷移の完全なリスト
これでセリウムの吸収特徴は (1)(2) の条件
を満たしていると言える．では (3)をどう検証
すればいいだろうか．これには，中性子星合体
の放出物質に存在しうる全ての重元素の全て
の束縛–束縛遷移について，赤外線域における
「正確な」情報が必要である．実験的にそのよ
うな原子データを全て用意することは現実的で
はない．
我々はこれにも恒星スペクトルを用いるこ
とを考えた [23]．宇宙には「化学特異星」と呼
ばれる，通常の恒星より 10倍以上の重元素の

存在量を示す恒星が存在している．中でも HR

465という化学特異星は，太陽組成と比べて 1

万倍も多いランタノイドの存在量を示すこと
が知られており，その質量割合はキロノバに
おけるランタノイドの質量割合（理論的にあ
り得るとされるもの）とよく似ている（図 5，
Z = 57∼ 71）．HR 465の恒星大気のプラズマの
状態は密度 ∼ 10−10 g cm−3程度，温度 11000 K

程度であり，キロノバの物理状況（密度 ∼ 10−13

g cm−3程度，数 1000 K程度）とは異なる．し
かし，プラズマが熱平衡状態にあると仮定する
と，イオン化状態の分布はキロノバと似た状態
を示す．つまり，HR 465のスペクトルにおけ
る吸収線を調べることで，キロノバで強い吸収
を示しうるランタノイドの束縛–束縛遷移の完
全なリスト —実験室では測られたことのない
未知の束縛–束縛遷移を含む— を構築すること
ができるのだ．
16000 Å付近に注目すると，HR 465の高分

解能赤外線スペクトル（図 6）は強いセリウム
の吸収線（赤線）を示している．同時に，スペ
クトルには未同定の吸収線（黒線）も存在して
いる．ここで強調すべきは，セリウムと同じ波
長帯に，セリウムと同程度に強い未同定の吸収
線が無いことである．黒線で示した吸収線がセ
リウムよりも強い吸収度合いを示すならば，そ
れは恐らく何らかのランタノイドの束縛–束縛
遷移であり，キロノバのスペクトルにも特徴を
作る可能性が高い．しかし，HR 465のスペク
トルは，我々の知らない束縛–束縛遷移にはそ
こまで強い束縛–束縛遷移は存在せず，やはり
セリウムのみが特別であるということを示唆し
ている．つまり，キロノバのスペクトルにおけ
るセリウムの吸収特徴は (3)の条件も満たして
いることがわかった．これにより，我々は自信
を持ってセリウムを「同定した」と言える．
もちろん，既に述べたとおり，恒星大気とキ

ロノバのプラズマの物理状況は全く同じでは
ない．例えば HR 465の恒星大気の方が温度は
高いため，イオン化状態は偶然似ていても，熱
平衡状態における励起状態の占有数は異なる．
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さらに，ランタノイドの存在量は両者の間で似
ているが，他の元素については必ずしもそうで
はない．筆者らは他の化学特異星を同様に赤
外線で観測し，これをさらに検証することを計
画しているが，地上での実験による重元素の遷
移データの構築が重要であることに変わりは
ない．

5. まとめと展望
本稿では宇宙における重元素の起源として注
目されている，中性子星合体からの電磁波放射
キロノバについて，スペクトル解読の観点から
必要な原子データと近年の進展について紹介
した．吸収特徴を生み出す強い束縛–束縛遷移
についての「正確性」の高い原子データの構築
によって，2017 年に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，セリウムで説明できることが明らかになっ
た．さらに恒星をプラズマ実験室として用いる
ことで，セリウムの束縛–束縛遷移の遷移確率
を “実験的”に推定したほか，セリウムの他に
同程度強い束縛–束縛遷移が存在しないという
唯一性が示されたことで，セリウムの同定が確
たるものになった．
なお，我々の研究 [12] ではランタンの束
縛–束縛遷移に関しても理論計算による値を
用いていたため，セリウムと同様の検証が必
要である．しかし，吸収特徴を作るランタンの

束縛–束縛遷移は静止波長で 14000 Å付近にあ
り，これはちょうど地球の大気吸収が強い波長
域にあたるため，セリウムのように恒星スペク
トルを用いて検証することは不可能である（キ
ロノバでは光速の 10% 程度でドップラーシフ
トした波長 ∼ 12500 Å に吸収特徴が現れてい
る）. ランタンの同定を確たるものにするには，
やはり地上での実験による遷移確率の測定が必
要である．
また本稿では吸収特徴に着目した研究結果

を紹介したが，中性子星合体からの時間が経つ
につれて放出物質の密度は下がるため，光学的
に薄くなると輝線特徴が見え始める．この時期
には禁制線が重要な役割を果たすようになる．
2017年に観測されたキロノバでは，合体後 7日
頃からのスペクトルにおける輝線特徴からテル
ル（Te，Z = 52）の同定が報告されている [26]

（図 1，∼21000 Å）が，やはり全ての重元素に対
して実験データが存在しているわけではなく，
（LS結合による）選択則と解析的な遷移確率に
よる独自のデータ構築に基づいている [27]．ま
た物質の密度が下がるとプラズマの熱平衡状態
からのずれは大きくなっていくため，この時期
の電磁波放射を正しく理解するには，再結合定
数や電子衝突断面積などの原子データも必要と
なる．このような様々な原子データの理論的・
実験的な整備はこれからますます重要になるだ
ろう．
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2023年 5月から行われている第 4期重力波
観測では中性子星合体からのシグナルは検出さ
れていないものの，今後はさらなる重力波・電
磁波観測の感度の向上により，より多くの中性
子星合体が観測されることが期待されている．
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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解 説
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放射線挙動解析コード PHITS は，放射線の挙動をコンピュータで模擬するモンテカルロコードであり，

2018 年以降，生体の主成分である水中における原子との個々の衝突過程を再現できる飛跡構造解析モ

ードが開発され，高空間分解能な放射線の飛跡構造解析が可能となった．一方，飛跡構造解析モードで

計算される電離や電子励起の空間パターン（密度分布）の情報を活用し，様々なタイプの DNA 損傷数を

効率的かつ高精度に推定する解析コードの開発にも成功している．本稿では，最新版 PHITS に搭載さ

れている飛跡構造解析モード及び DNA 損傷推定手法について概説し，PHITS の生命科学分野への応

用例を紹介する．

1．はじめに

放射線挙動解析コード PHITS（Particle and
Heavy Ion Transport code System）とは，計算機を

使用して，任意形状の 3 次元体系内における

様々な放射線の挙動をシミュレート可能な汎用モ

ンテカルロコードである[1]．モンテカルロコード

とは，乱数による数値解析法（モンテカルロ法）

を使用した計算コードを意味し，その手法を放

射線の挙動解析に応用した代表的なコードと

して，PHITSの他，FLUKA [2]，MCNP [3]，Geant4
[4]などがある．それらコードの中で PHITS は，

国立研究開発法人日本原子力研究開発機構

（JAEA）が主体となり研究開発を進める国産コー

ドであり，2010 年に公開されて以降，機能拡張や

利便性向上のために様々な改良が進められて

きた[1,5]．同コードは，国内外に無償提供してお

り，PHITS のホームページ（https://phits.jaea.go.jp/）
より利用申請することで，入手可能である．現在ま

でに，約 10,000 名のユーザーに利用され，原子

力分野のみならず工学，医学，理学などの多様な

分野における研究開発に使用された実績を持つ

[6-12]． 
従来，PHITS コードは遮蔽設計や加速器デザ

インのような巨視的な体系における物理量（例，

粒子フラックスや吸収線量など）の計算を得意とし

てきた．その巨視的計算では condensed-history 
method[13]に基づき，電離損失モデルである

ATIMA（ http://web-docs.gsi.de/~weick/atima/）や
Electron Gamma Shower version 5（EGS5）[14]を
使用することで，イオン線や電子線の飛跡をシミュ

レ ー トす る こ と が 可 能 で あ っ た ． し か し ，

condensed-history method では，電離や電子励起

といった相互作用の種類を考慮せず，阻止能（単

位長あたりの付与エネルギー）に従い，物質中に

おける膨大な数の衝突を一つのステップに近似し

た，離散的ではない連続的なエネルギー付与分

布を再現してきた．DNA 損傷や DNA 構造変化

を追跡する際には，ナノメートルの空間分解能が

必要であるため，生命科学分野の研究に応用す

ることができなかった．そこで，2018 年以降，生体

物質の主成分である液相水を対象に，個々の相

互作用（弾性散乱，電離，電子励起，解離性電子

付着，分子励起など）を再現可能な飛跡構造解

析モードが開発され，PHITS に実装されてきた

[15,16]．本モードにより，1 meV までの電子挙動

の追跡が可能となり，放射線化学分野における水
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和電子の初期生成位置の正確な解析が可能とな

った[17]．また，解離性電子付着は，OH ラジカル

の生成[18]やその後の DNA 損傷発生[19]に深く

関わるため，放射線化学ならびに放射線生物学

的にも重要な役割を果たす．今日までの PHITS
開発により，電子線をはじめ，様々なイオン線によ

る相互作用の再現が可能となり[16,20,21]，生命

科学分野への応用研究も進んでいる[22-25]．こ
のような飛跡構造解析は，生命科学のみに限らず，

検出器応答などの様々な研究分野におけるメカ

ニズム解明に有効な手法となっている．それら応

用研究の中で，2019 年以降，放射線被ばく後に

発生する早期の生物影響である DNA 損傷を効

率よく予測可能な解析ツールの開発にも成功し，

PHITS パッケージに内包してきた[16,26,27]． 
本解説では，最新版 PHITS（バージョン 3.34）

に実装されている飛跡構造解析モードならびに

PHITS パッケージに内包されている DNA 損傷予

測モデルについて概説するとともに，同モード・モ

デルを利用した計算例を紹介する． 

2．PHITS飛跡構造解析モード 

液相水中を標的物質として詳細な放射線トラッ

クを計算する際には，3 種類の飛跡構造解析モデ

ルが利用できる．水中の電子線を模擬する飛跡

構造解析モデルは，PHITS-ETS（electron track
structure）[16]と呼ぶ．また，同物質中のイオン線

のモデルには 2 種類あり，PHITS-KURBUC
（Kyushu University RadioBiology Unit Code）[20]
ならびに PHITS-ITSART （ Ion Track Structure 
model for Arbitrary Radiation and Targets）モデル

[21]である．これらモデルについて，以下で概説

する．

2.1．電子線飛跡構造解析モデル

液相水中の電子線飛跡構造解析モデルである

PHITS-ETS は，動的モンテカルロコード Dynamic 
Monte Carlo Code（DMCC）[28-33]に使用されて

いる衝突断面積を PHITSコードに組み込むことで

実現した．従来の EGS5 モデルでは輸送下限エ

ネルギーが 1 keVであったが，この PHITS-ETSの

実装により，1 meV までの低速電子の輸送がで

きるようになった．これまで，世界中の研究者

が独自の電子線輸送計算コード（例，

PARTRAC[34] ， KURBUC[35], TRACEL[36], 
WLTrack[37]，RITRACK[38]，Geant 4-DNA[39]）
を開発してきたが，それらコードは下限エネル

ギーが約 1 eV であり，PHITS は 1 eV 以下の電

子輸送が可能なユニークなコードであると言

える．

図１a と図 1b に PHITS-ETS に実装されている

図 1: PHITS-ETS に実装される電離断面積（図
1a），電子励起断面積（図 1b），その他断面積（分
子励起や解離性電子付着）（図 1c）． 
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水分子の電子衝撃による電離と電子励起の断面

積をそれぞれ示す．図 1 に示すように，PHITS-
ETS には，5 つの電離断面積（1b1，3a1，1b2，2a1， 
1a1）と 6 つの励起断面積（A1B1，B1A1，Rydberg
（A + B ），Rydberg （C + D），Diffuse bands，
Collective）が考慮されている．また，1 meV までの

輸送を実現するために，図 1c に示すように，解離

性電子付着や分子励起（回転励起，フォノン励起，

振動励起）も考慮されてきた．これら物理モデル

の詳細については，DMCC の原著論文[28-33] 
やレビュー誌[40]を参照いただきたい．PHITS-
ETS モデルの妥当性は，国際放射線単位測定委

員会により報告される飛程の推奨値（ICRU レポ

ート No. 37）[41]や Konovalov らの報告する物理

過程の実測値[42]と比較し，良好な一致を示すこ

とから確かめられた．また，PHITS-ETS 専用の化

学シミュレーションコード（PHITS-Chem）も開発し

ており，そのベンチマークにおいて水の放射線分

解生成物の収量（特に，OH ラジカルや水和電子

の G 値）の測定値を精度よく再現することを確認

しており，電離や励起する水分子の数が妥当であ

ることも示されてきた[43]．これら電子線が引き起

こす物理過程や化学過程に由来した反応生成物

収量などの実測値との比較の中で，PHITS-ETS
モデルの妥当性を確認してきた．

2.2．イオン線飛跡構造解析モデル

イオン線飛跡構造解析モデルには，液相水中

の相互作用を詳細に考慮した PHITS-KURBUC
モデル[20]と，汎用的な ITSART モデル[21]が存

在する．これらのモデルを使用することで，図 2a，
2b，2c に示すような陽子線，α線，炭素線の詳細

な飛跡構造計算が可能となった．図 2 における飛

跡図は，近年開発した PHITS 専用 3 次元画像描

画ソフト PHIG-3D[44]により描写した．

まず，PHITS-KURBUC モデルは，世界的に有

名で計算精度の高いKURBUCコードに組み込ま

れている陽子・炭素線の粒子輸送に係るアルゴリ

ズム[45-47]が導入され，一次陽子線や一次炭素

線周辺で発生される低エネルギー二次電子の詳

細な再現が可能なモデルとなっている．PHITS-
KURBUC には，電子線にも考慮されている弾

性散乱，電離，電子励起過程の 3 種類に加えて，

イオン線特有の電子捕獲，電子損失，二重電離

も考慮されている．ただし，PHITS-KURBUC に

おいてイオン線の輸送下限エネルギーは 1
keV/n となっている．詳細な物理モデルについ

ては，KURBUC の原著論文[45-47]を参照いただ

きたい．

一方，PHITS-ITSART は，PHITS-KURBUC に

考慮されていない様々なタイプの一次イオン線

（例，α線や Fe イオンなど）の輸送計算も可能で，

対象物質として水以外も適用可能である．ただし，

PHITS-ITSART には，イオン線の弾性散乱・電

離・電子励起断面積や二次電子放出モデルが組

み込まれているが，電荷交換などのイオン線特有

の相互作用の考慮は今後の開発課題である．

PHITS-ITSART による計算精度は，微視的線量

付与分布の計算を通じて検証されており[21,48]，
その結果を応用することで，1 µm 以下のサイズに

おける微視的線量付与分布を高速に計算可能な

計算機能（t-sed タリー）が更新された[48]．また，

PHITS-ITSART における様々な物質に適応可能

なアドバンテージにより，今日までに，シリコンや

蛍光体の検出器応答の理論解析にも活用されて

いる[49,50]．PHITS-ITSART の物理モデルの詳

細は，原著論文[45-47]を参照いただきたい． 
図 2: PHITS 飛跡構造解析モードにより描写され
た 10 MeV 陽子線（図 2a），10 MeV/n α線（図
2b），10 MeV/n 炭素線（図 2c）．赤線は一次イオ
ン線，黄色線は二次電子線を意味する．
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3. DNA 損傷予測モデル

放射線により発生する細胞死や染色体異常な

どの後発の生物学的影響は，放射線飛跡上で生

じる DNA 損傷に主に起因すると考えられている．

ナノメートルサイズの空間分解能において，放射

線の相互作用にともなう DNA 構造変化を実験的

に直接観測するのは困難であったため，1990 年

代以降，計算科学的アプローチによる解析が進

められてきた[51,52]．具体的には，シミュレーショ

ン体系中に DNA を模擬した円柱ターゲット（例，

直径 2 nm，高さ 14 nm）内のエネルギー付与を試

算し，DNA 損傷収率を計算するアプローチ[51]
や，エネルギー付与による損傷発生と水の放射

線分解により発生するラジカル収量に基づく予測

アプローチ[53,54] などが存在する．しかしながら，

上記の DNA ターゲットはそのサイズが非常に小

さいために十分な統計量をもって DNA 損傷パタ

ーンを評価するのは難しく，またラジカル収量を

計算するシミュレーションは計算コストが莫大とな

ってしまう問題点が存在した．

そこで，PHITS では，効率的に DNA 損傷を推

定することを目指し，DNA 損傷を生じる相互作用

として電離と電子励起を仮定し，それらの数密度

を飛跡上で網羅的に解析する手法に着想するこ

とで，様々な種類の DNA 損傷数を予測可能な解

析モデルを開発した [16,26,27]．以下では，

PHITS パッケージに内包されてきた DNA 損傷予

測モデルについて概説する．

3.1．DNA一本鎖・二本鎖切断の推定

PHITS コードにおける DNA 損傷予測モデルで

は，図 3 に示すように，放射線飛跡上で発生する

電離や電子励起の密度分布を活用し，DNA損傷

収量を予測している．具体的には，電離と電子励

起の数（図 3a）ならびにその発生箇所間の距離

（図 3b）を解析している．距離の解析においては，

3.4 nm 以内に近接する 2個の組合せをリンケージ

と定義し，電離と電子励起の数とリンケージは，発

生するDNA一本鎖切断（single-strand break: SSB）
数と DNA 二本鎖切断（double-strand break: DSB）
数にそれぞれ比例すると仮定している．生物実験

において，主鎖切断を誘導するには約 9.5 eV 以

上の比較的大きな付与エネルギーが必要である

ことが報告されており[55]，本仮定はその誘導条

件に合理的に一致する．また，リンケージの距離

を 10 bp 以内と定義しているが，これは相補鎖上

の10塩基以内に2つのSSBが生じた場合をDSB
と定義しているためである．これらの仮定や定義

に基づき，SSB 収量 YSBと DSB 収量 YDSB（/Gy/Da）
は，それぞれ（1）式ならびに（2）式により表現した． 

YSB = kSB
Nevent
Edep

  (1) 

YDSB = kDSB
Nlink
Edep

  (2) 

ここで，Ｎevent は電離と電子励起数，Ｎlink はリンケ

ージ数，Edep は付与エネルギー（keV），kSB と kDSB

はそれぞれ SSB と DSB 数に対する比例係数

（keV/Gy/Da）を意味する．（1）式と（2）式における

Ｎevent，Ｎlink，Edep は PHITS 飛跡構造計算モード

による計算で取得可能である．ただし，最新版

PHITS においては，kSB と kDSB は，220 kVp X 線

照射後の SSB と DSB 収量の実測値[56,57]を再

現するように決定され，kSB = 6.46 × 10−12，kDSB = 
1.48 × 10−13（keV/Gy/Da）を採用している[27]．本
モデルは放射線飛跡上にランダムにDNAが存在

することを仮定し，（1）式と（2）式を使用して電離

や電子励起の数密度から DNA 損傷収量を計算

するため，DNA ターゲットを計算体系として考慮

する必要がない特徴を持つ．

PHITS における DNA 損傷予測結果の例を図

図 3: PHITS パッケージに含まれる DNA 損傷予
測の概念図： (a) DNA 一本鎖切断の発生，(b) 
DNA 二本鎖切断の発生． 
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4 に示す．図 4a と図 4b は，それぞれ電子線照射

後および陽子線照射後に発生する複雑な損傷の

一種である DSB 収量である[16,26,27]．図 4a およ

び図 4b では，電子線輸送に PHITS-ETS モデル

を，陽子線輸送に PHITS-KURBUC を使用し，そ

れらコードに基づいた DSB 収量の予測結果は

PARTRAC や Geant4-DNA などの他のシミュレー

ションコードによる予測値[54,58]や複数の実測値

[59-62]と一致することが確認されている．電子線

照射に注目すると，PHITS による推定においても

入射エネルギーが約 400 eV の電子線による DSB
収量が最大となることが確認された．一方，陽子

線についても実測値[60-62]と非常に良い一致を

示し，陽子線の運動エネルギーの低下に伴い

DSB 収量が増加する傾向が確認できる．以上より，

電離や電子励起の空間分布を解析することで，

電子線や陽子線による DNA 損傷を効率的に予

測することができることがわかってきた．

図 4 に示す DSB 以外にも，SSB 収量について

も様々なエネルギーの電子線ならびに陽子線に

対して，開発したモデルが精度よく生物実測値を

再現できることを確認してきた．しかし，現状で精

度検証された放射線は，単位長あたりの付与エネ

ルギーである線エネルギー付与（Linear Energy
Transfer: LET）が 30 keV/µm 以下（電子線および

1 MeV 以上の陽子線）に限定されている[27]．α
線や炭素線などの高 LET 放射線照射時には，電

離や電子励起の距離が非常に近づくことにより，

化学過程においてラジカルが DNA にヒットする前

にラジカル同士（特に SSB や DSB を主に生成す

るOHラジカル[43,63]）の化学反応（•OH + •OH → 
H2O2）が発生し，直接効果（エネルギー付与によ

る切断）に対して間接効果（ラジカル反応による切

断）の寄与率が低下することが考えられる．したが

って，今後の研究では，現状のモデルに陽に考

慮していない間接効果の寄与と LET の関係性を

数学もしくは解析モデルにより表現し，DNA 損傷

予測モデルを高 LET 放射線に適用できるよう更

なる開発が必要である．さらに，図 4a および図 4b
における低エネルギー電子線および陽子線によ

る DNA 損傷数の実験値と予測結果の不一致は，

DNA 損傷予測モデルの更新の必要性だけでなく，

低エネルギー領域における電子衝突断面積がき

わめて重要であることを示している．

3.2．複雑な二本鎖切断の推定

PHITS の DNA 損傷予測モデルでは，SSB な

らびに DSB の推定に加えて，DSB 末端に追加の

主鎖切断が生じる複雑な損傷も予測可能である．

DSB 末端から約 10 塩基対以内に，追加の主鎖

切断がある損傷を複雑な DSB と呼び，DSB 末端

に 1 個の SSB が存在する複雑な損傷を DSB+，
DSB 末端に 2 個の追加の SSB が存在する損傷

は DSB++と定義されている[53]．PHITS における

予測モデルでは，図 5 に示すように，リンケージ

（DSB 発生位置）の重心を中心とした半径 3.4 nm
の球内の電離・電子励起数 Ncl をカウントし，2 ≤  
Ncl ≤ 14 の場合に孤立 DSB，14 ≤ Ncl < 26 の場合

に DSB+，26 ≤ Ncl の場合に DSB++というシンプ

ルな判定基準を使用することで，複雑な DSB の

収率を予測している．本判定基準は，SSB の予測

モデルより，主鎖切断を引き起こすのに必要な電

図 4: PHITS パッケージに内包される DNA 損傷
予測モデルを使用して予測したDSB収量：(a) 電
子線照射，(b) 陽子線照射． 
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離・電子励起数が 12 であることに基づく．この判

定基準の妥当性ついては，複雑な DNA 損傷予

測に関する原著論文[64,65]を参照いただきたい．

本モデルの検証においては，DSB+ならびに

DSB++に関する実測値の直接測定が困難である

ため[65]，比較データが存在しない．これに対し

て，近年，原子間力顕微鏡 （ Atomic Force 
Microscope: AFM）を使用して，DSB 末端に誘導

される塩基損傷（Base Damage: BD）の直接観測

が可能になった[66]．そこで，PHITS コードでは主

鎖切断の代わり BD に着目することで，複雑な

DSB 予測モデルの精度検証を行った． 
まず，DSB 末端に BD を含むクラスター損傷を

予測するために，BD と SSB 比率の実測結果

（BD/SSB = 1.3）[67]に基づき，判定基準をスケー

リングし，2 ≤ Ncl ≤ 11 の場合に孤立 DSB，11 ≤ Ncl

< 20 の場合に DSB+BD，20  ≤  Ncl の場合に

DSB+2BD が誘導されると仮定した．本モデルを

使用した複雑な DSB 収率の予測結果は図 6a の

ようになり，Xu らが AFM で測定した DSB+BD な

らびに DSB+2BD の実測値（図 6b）[66]とよく一致

することが確認された．したがって，図 4 同様に，

電離や電子励起の空間パターン（密度）が複雑な

DSB を決定する重要な因子であることが明らかと

なった．しかしながら，先に議論したように，本予

測モデルでは，複雑なDSB収率の判定基準に化

学過程を陽に考慮していない．今日までに，世界

中において様々な化学コードが開発されてきたが，

あらゆるイオン線に対して OH ラジカル同士の再

結合ならびにG値を予測可能な公開コードは，著

者の知る限り存在しない．そのため，PHITS-Chem
コードの一層の開発を進め，化学シミュレーション

コードで裏付けられた間接効果予測モデルを開

発することが急務である．このような化学コードや

間接効果予測モデルの開発を進めることで，α線
や炭素線をはじめとした重粒子線による生物学的

効果の正確な理解につながると考えられる．

4．まとめと今後の展望

本解説では，放射線輸送解析コード PHITS の

飛跡構造解析モードならびに DNA 損傷予測モ

デルについて紹介した．本モードおよびモデルを

活用することで，生体物質の主成分である水中で

の個々の相互作用を追跡し，様々なタイプの

DNA 損傷の予測が可能となった．一方で，現

図 6: 光子線（150 kVp X 線）照射時における複
雑な DSB 収率の予測値と実測値[66]の比較． 

図 5: 複雑な DSB 収率の予測モデルの概要： (a) シンプルな DSB の判定基準，(b) 複雑な DSB（DSB+）
の判定基準．シンプルな DSB: 2 ≤ Ncl ≤ 14，DSB+: 14 ≤ Ncl < 26，DSB++: 26 ≤ Ncl． 
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DNA 損傷予測モデルにおける適応可能な粒子

は，PHITS-ETS と PHITS-KURBUC モデルにより

得られる電子線と陽子線に限られ，α線や炭素線

などの高 LET 重粒子線にはま未だ応用できない．

近年，薬剤を使用した腫瘍選択的放射線治療法

である標的アイソトープ治療[68,69]やホウ素中性

子捕捉療法（Boron Neutron Capture Therapy: 
BNCT）[70,71]が注目され，その生物学的効果の

解明が求められている．今後，本解説で紹介した

汎用的飛跡構造解析モード PHITS-ITSART を

DNA 損傷予測モデルに接続することによって，

様々なタイプの放射線による生物影響の解明に

つながり，生命科学分野への応用がより一層期待

される．
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