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　核反応の不定性が 
「重元素合成」に与える影響



元素合成を軸にミクロとマクロをつなぐ

- 原子核の不定性が元素合成に与える影響 
- （天体）観測量に対して重要な反応・崩壊率の決定

今後詳細に研究すべき



•sプロセス 
•安定核線上の中性子捕獲とβ崩壊 
•weak s: 大質量星（NN+2017） 
•main s: 小質量星（Cescutti, Hirsch, NN+2018） 
•ガンマ・プロセス（伝統的に「pプロセス」） 
•陽子過剰不安定核のあらゆる捕獲反応（＋光分解） 
•重力崩壊型超新星（Rauscher, NN+2016） 
•熱核反応型（Ia型）超新星（NN+2018） 

•νpプロセス（本研究） 

•rプロセス（準備中）

文献 
- Rauscher, NN+2016, MNRAS 463  ➖  NN+2017, MNRAS 469 
- NN+2018, MNRAS 474                 ➖ Cescutti, Hirschi, NN+2018, MNRAS 478

これまでの研究対象
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イントロ：p核の起源とνpプロセス



νpプロセスとは



νpプロセスとは

•一部の鉄族元素や「軽いp核」の起源 
•超新星コアのニュートリノが関与  
→ 爆発メカニズムへの「制限」

•天文学 
•天体サイトが未解明・超新星のコア付近の進化に直結 
•隕石 
•天然同位体比の解明（太陽系、太陽系外） 
•原子核物理 
•鉄より重い陽子過剰核（実験的に得られる）の核反応 
•質量等原子核の基本量→実験による検証 
•不安定核の反応率理論（モデル）の検証



p核の起源：p-rich（n-deficient）核の存在
•35種類の“陽子過剰”安定核 
•存在量は希少（大部分が同位体比で1%以下） 
•中性子捕獲では生成されない？ 
（sプロセス経路から陽子過剰側に離れている）

Rauscher+ (2013)

solar abundances p-rich stable nuclei

reaction flow
中性子数N

陽子数Z



p核の起源：ガンマプロセス

•すでに存在しているs, r核を「壊す」 
•光分解（T9 = 2̶3 GK） 
•超新星爆発による衝撃波伝搬 
•酸素・ネオン層（～10,000km）

様々な星のモデルを考慮（Rayet+1995）

不足

核反応の不定性？ 
→ Mo, Ruの不足は解消 
　できなさそう 
(e.g., Rauscher+2016; NN+2018)



p核の起源：p-rich（n-deficient）核の存在
- （歴史的）pプロセス（B2FH） 
- 超新星爆発中にpを生成し、s, r核から生成；実現不可能 
- ガンマプロセス（gプロセス） 
- 大部分（30核種）の起源だが、いくつかは生成量不足 
- sプロセス（やrプロセス） 
- p過剰側への（僅かな）ブランチ； 

164Er, 152Gd, 180Ta (113In, 115In も可能性あり) 
- νプロセス 
- 超新星時のニュートリノによる近傍核の破砕；138La, 180Ta 
- （古典的）rpプロセス 
- X線バースト天体（中性子星への水素の降着） 
での「速い陽子捕獲」；化学進化への寄与なし 

- νpプロセス 
- 超新星コア付近（などの）での陽子過剰物質 
での速い陽子捕獲；92, 94Mo, 94, 96Ru；軽いp核の起源？



νpプロセス: ニュートリノ反応によるrpプロセス 
α核

56Ni

60Zn

64Ge

reaction rates @2.5GK

0.1GK

和南城伸也（天文月報2009年１月）

- 超新星の陽子過剰な環境 
-  速い陽子捕獲によりより重い元素を生成する 
- 種核は爆発的元素合成で作られた鉄族元素（56Ni）



原始中性子星からのニュートリノ駆動風
詳細な物理過程を考慮した超新星爆発シミュレーション 
(１次元球対称) で原始中性子星の進化を計算 
Fischer et al. 2010

A&A 517, A80 (2010)
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Fig. 10. Evolution of selected mass elements in the neutrino-driven wind (as listed in graph a) from 1.44285−1.44450 M⊙ baryon mass) for the
10.8 M⊙ progenitor model from Woosley et al. (2002) where the enhanced opacities are used. Graph a) shows in addition the position of the
expanding explosion shock (red solid line) and the position of the wind termination shock (red dashed line).

to s = 100 kB/baryon (see Fig. 11c), density and temperature
increase sightly (see Figs. 11b and e) and the electron fraction
reduces slightly to Ye ≃ 0.52−0.54 due to the increased degen-
eracy (see Fig. 11d). The following evolution is determined by
the adiabatic expansion of the explosion ejecta during which the
entropy and electron fraction remain constant.

In the following paragraph, we will discuss the composi-
tion of the neutrino-driven wind region to some extent. This is
possible due to the recently implemented nuclear reaction net-
work. It includes the free nucleons and the symmetric nuclei
from 4He to 56Ni plus 53Fe, 54Fe and 56Fe. The initial compo-
sition is given by the progenitor model. Mostly 28Si and 30S are
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T. Fischer et al.: protoneutron star evolution and the neutrino-driven wind

0 1 2 3 4

10
1

10
2

10
3

10
4

10
5

(a)

Time After Bounce [s]

R
ad

iu
s 

[k
m

]

1.
34

71
8

1.
34

72
0

1.
34

72
4

1.
34

73
2

1.
34

75
0

0 1 2 3 4
0

20

40

60

80

100
(c)

Time After Bounce [s]

E
nt

ro
py

 p
er

 B
ar

yo
n,

 s
 [k

B
]

0 1 2 3 4

0

2

4

6

8

10

12

14

(b)

Time After Bounce [s]

B
ar

yo
n 

D
en

si
ty

, l
og

10
(ρ

 [g
/c

m
3 ])

0 1 2 3 4
0

0.1

0.2

0.3

0.4

0.5

0.6
(d)

Time After Bounce [s]
E

le
ct

ro
n 

F
ra

ct
io

n,
 Y

e

0 1 2 3 4

10
−2

10
−1

10
0

10
1

(e)

Time After Bounce [s]

T
em

pe
ra

tu
re

, T
 [M

eV
]

0 1 2 3 4
0

1

2

(f)

Time After Bounce [s]

V
el

oc
ity

, u
 [1

04  k
m

/s
]

Fig. 11. Evolution of selected mass shells in the neutrino-driven wind (as listed in graph a) from 1.34718−1.34750 M⊙ baryon mass) for the 8.8 M⊙
progenitor model from Nomoto (1983, 1984, 1987) where the standard emissivities and opacities given in Bruenn (1985) are used. The graphs
show the same configurations as Fig. 10.

shock-heated and burned to Fe-group nuclei due to the temper-
ature and density jump during the initial expansion of the ex-
plosion shock (see Fig. 12 and compare with Figs. 7 and 8d
and f). The high fraction of these Fe-group nuclei reduces be-
hind the explosion shock due to photodisintegration, indicated

by the region of low density and high entropy in Figs. 7 and 8b
and c. This produces a high fraction of α-particles, which in our
model represent light nuclei. The region of α-particle domina-
tion behind the expanding explosion shock increases with time.
This behavior is illustrated in Fig. 12 for both Fe-core progenitor
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switched back to the standard opacities given in Bruenn (1985),
the neutrino-driven wind develops only a subsonic matter out-
flow. For intermediate progenitor masses, the neutrino-driven
wind remains subsonic even with the artificially enhanced neu-
trino emission and absorption rates. Since the neutrino-driven
wind depends sensitively on the emitted neutrino spectra at
the neutrinospheres, we believe accurate neutrino transport and
general relativity in the presence of strong gravitational fields
are essential in order to describe the dynamical evolution.
Furthermore, the accurate modeling of the electron fraction in
the wind is essential for nucleosynthesis calculations, which can
only be obtained solving the neutrino transport equation. In addi-
tion, it is beyond the present computational capabilities to carry
multi-dimensional simulations with neutrino transport to several
seconds after bounce. Hence, our investigations are performed
in spherical symmetry where we simulate the entire PNS inte-
rior rather than approximating an interior boundary. We find sig-
nificant discrepancies in comparison with the assumptions made
in previous wind studies. Material is found to be proton-rich for
more than 10 s, where most wind models assume luminosities
and mean neutrino energies such that the neutrino-driven wind
becomes neutron-rich. We question the validity of the approx-
imations made in such wind studies. We believe that the accu-
rate and consistent modeling of the physical conditions in the
neutrino-driven wind is essential, especially in order to be able
to draw conclusions with respect to the nucleosynthesis.

The paper is organized as follows. In Sect. 2, we will present
our spherically symmetric core collapse model. Section 3 is de-
voted to the explosion phase of neutrino-driven explosions in
spherical symmetry. We examine the 8.8 M⊙ progenitor model
from Nomoto (1983, 1984, 1987) using the standard neutrino
opacities and the 10.8 and 18 M⊙ progenitor models from
Woosley et al. (2002) using artificially enhanced neutrino reac-
tion rates. In Sect. 4 we discuss the conditions for the formation
of the neutrino-driven wind and the possibility for the wind to
develop supersonic velocities. We discuss in Sect. 5 the electron
fraction approximation used in the literature. Since a generally
neutron-rich neutrino-driven wind is found in many previous and
present wind studies, we illustrate the differences and investigate
why we find a generally proton-rich wind. Section 6 is dedi-
cated to the long term post-bounce evolution for more than 20 s.
In Sect. 7 we discuss the results and emphasize the main dif-
ferences of the present investigation to previous wind studies.
Finally we close with a summary in Sect. 8.

2. The model

Our core collapse model, AGILE-BOLTZTRAN, is based on
general relativistic radiation hydrodynamics in spherical sym-
metry, using three-flavor (anti)neutrino Boltzmann transport.
For details see Mezzacappa & Bruenn (1993a-c), Mezzacappa &
Messer (1999), Liebendörfer et al. (2001a,b) and Liebendörfer
et al. (2004). For this study we include the neutrino input
physics based on Bruenn (1985). The charged current reactions
considered

e− + p! n + νe, (1)

e+ + n! p + νe, (2)

e− + ⟨A, Z⟩! ⟨A, Z − 1⟩ + νe, (3)

are electron and positron captures at free nucleons as well as
electron captures at nuclei. The nuclei are characterized by an

average atomic mass and charge ⟨A, Z⟩. In addition, the stan-
dard scattering reactions considered are iso-energetic neutrino
nucleon (N ∈ {n, p}) and nuclei (N = ⟨A, Z⟩) scattering,

ν + N ! ν + N,

where ν ∈ {νe, νµ/τ} (equivalent for antineutrinos ν̄), and neutrino
electron/positron scattering

ν + e± ! ν + e± .

The classical neutrino pair process is electron-positron
annihilation,

e− + e− ! ν + ν̄.

The standard neutrino energy E dependent emissivity j(E)
and absorptivity χ(E) for the charged current reactions as
well as the scattering and pair-reaction rates are given
in Bruenn (1985) based on Yueh & Buchler (1976) and
Schinder & Shapiro (1982). The additional pair-process
nucleon-nucleon-Bremsstrahlung,

N + N ! N + N + ν + ν̄,

has been implemented into our model according to Thompson
& Burrows (2001) and is also taken into account. The emission
of (µ/τ)-neutrino pairs via the annihilation of trapped electron-
neutrino pairs,

νe + ν̄e ! νµ/τ + ν̄ν/τ,

as well as contributions from nucleon-recoil and weak mag-
netism as studied in Horowitz (2002) are investigated in Fischer
et al. (2009) and are not taken into account in the present study
of the neutrino-driven wind.

2.1. Recent improvements of the adaptive grid

Long-term simulations of the supernova post-bounce phase with
AGILE-BOLTZTRAN lead to a very large contrast of densities,
reaching from ∼1015 g/cm3 at the center of the protoneutron star
(PNS) to densities on the order of g/cm3 and lower in the outer
layers. The version of AGILE described in Liebendörfer et al.
(2002) is not able to resolve such large density contrasts. If the
enclosed mass a is large and the density in one zone very low,
then the evaluation of the mass contained in the zone according
to Eq. (39) in Liebendörfer et al. (2002),

dai+ 1
2
= ai+1 − ai,

is subject to large cancellation so that truncation errors inhibit
the convergence of the Newton-Raphson scheme in the implic-
itly finite differenced time step. However, the problem can be
avoided by a simple modification that was first explored in Fisker
(2004, priv. comm.). The state vector of AGILE-BOLTZTRAN
is given by the following set of quantities
y = (a, r, u ,m, ρ, T, Ye) , (4)

with enclosed baron mass a, radius r, velocity u , gravitational
mass m, baryon density ρ, temperature T , electron fraction Ye.
In the improved version, the state vector at time tn is based on
zone masses, dan

i+ 1
2
, where the enclosed mass

an
i =

i−1∑

1

dan
i+ 1

2

becomes the derived quantity.
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親星：10.8 M! 親星：8.8 M! 陽子過剰

伝統的にrプロセスサイト 
として期待されていたが、 
むしろ陽子過剰であった
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陽子過剰な爆発的環境 
“classical”なrpプロセスの状況に似る 
（X線バースト天体：中性子星表面に伴星から水素が降着し核爆発）

ただし、超新星の環境は 
タイムスケールが短い ～ 1 秒

rp-process paths: (p,γ) and β+-decay

64Ge ( Z=N=32 ) 
半減期τβ ～ 1 分 
⇒ 元素合成の流れが止まる

neutron number
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(Wanajo 2006)



“νpプロセス”元素合成
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中性子捕獲により迂回する 
↑ニュートリノ捕獲に起因
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neutron source

(n,γ)

(n,p)
(p,γ)

(Wanajo 2006) (or +β)



“νp-process” ( neutrino induced rp-process )

Fröhlich et al. PRL 2006 (超新星のp-rich ejecta)
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Wanajo 2006 (ニュートリノ駆動風)

νpプロセスニュートリノなし
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“νプロセス”元素合成
梅田＆吉田によるレビュー＠第一回研究会

超新星ニュートリノが外層の元素（星の進化や爆発時に生成）当たり、
近傍の元素を作る　→ 他のプロセスではできない希少な核



νpプロセスとは

•一部の鉄族元素や「軽いp核」の起源 
•超新星コアのニュートリノが関与  
→ 爆発メカニズムへの「制限」

•天文学 
•天体サイトが未解明・超新星のコア付近の進化に直結 
•隕石 
•天然同位体比の解明（太陽系、太陽系外） 
•原子核物理 
•鉄より重い陽子過剰核（実験的に得られる）の核反応 
•質量等原子核の基本量→実験による検証 
•不安定核の反応率理論（モデル）の検証

よく確立は 
されていない

天体モデルの不定性 
の方が大きい？？



核反応の不定性の 
νpプロセスへの影響



天体モデル

NN+2012をベースに 
YeとSを手で与える 
（超新星爆発シミュレーション 
　はT.Fischerによる）



天体モデル

Ye-Sの組み合わせ（61x201）
軽いp核 中間のp核



天体モデル

これ以後、現実的な（超新星）モデルを離れ、 
元素合成の振る舞いのみに着目する

νpプロセスの強度 Yp: 陽子数比 
Yh: 重元素数比 
nνe: 中性子生成数比 
　　（ニュートリノ吸収）



モンテカルロ元素合成：ストラテジー

•天体モデル 
•星の進化、超新星爆発のモデルなど 
•多次元流体力学計算など

•元素合成 
•重元素の核反応 
•ベータ崩壊など

元素合成生成物の 
不定性

天体環境

核反応ネットワーク モンテカルロ

フィードバック（重要な反応率の特定）



モンテカルロ元素合成コード
•コード概要 
•PizBuin MC-drive 
(by Rauscher, NN etc) 
•a simple “Brute-force” approach 
•parallelized by OpenMP for shared 
memory architectures  
(was used in Cosmos @Cambridge) 

•核反応ネットワーク 
•Network solver: 
  - WinNet: the latest Basel network, Winteler+, 2012 
•Reaction rates: 
  - Reaclib: (Rauscher & Thielemann 2000) 
  - T-dependent beta-decay (Takahashi & Yokoi 1987, Goriely 1999) 
•T-dependent uncertainty:  
  - Provided by Reaclib format, based on Rauscher 2012

Piz Buin (mountain)



Large-scale MC calculations

•Computer resources

Cosmos2 @Cambridge 
(UK DiRAC facility, STFC)

for shared memory systems 
• Fortran + OpenMP 
• parallelized well 
• optimized code/matrix library for 
large scared memory computers 
(multi threads)

Shyne cluster 
@Keele (ERC)

performance tests of matrix solvers 
on shared memory system



νpプロセスにおける反応率の不定性

※実験ベースの反応率は、多少凝った取り扱いをする 
（sプロセスの場合：NN+2017）が、今回は関係なし

•反応の種類ごとに上限と下限を決める 
•１回の試行（元素合成計算）ごとに 
異なる反応率のセットを用いる 
•全ての反応率をバラバラに変化させる



モンテカルロ元素合成計算

80Se

×0.5 ×2.0

※例はsプロセス



νpプロセスでの結果



νpプロセスでの結果
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相関係数による選別
Pearson’s coefficient

● positive 
 ● negative

|r| > 0.65 → “strong”

※例はsプロセス



重要な反応の探索
strong (Lv1)

-1

0

1
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Y
/Y
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Isotope #

Lv 1
Lv 2

Lv1 → Lv2
|r| > 0.65を除外



重要反応リスト（全）１



重要反応リスト（全）２



重要反応リスト（全）３

ひとまずは、（初の）重要反応リストができた 
→ 今後も反応率の不定性、天体モデルの両者を 
洗練させてアップデートしたい



トリプルα反応のインパクト
種核生成の起点（核子→A>12核へ）

生成核＃（軽い核から重い核へ）

ウ
ィ
ン
ド
モ
デ
ル
＃

Wanajo+2012

モンテカルロ計算と解析による 
相関係数 rcor （|r|>0.65が重要）



56Ni(n,p)56Coのインパクト
モンテカルロ計算と解析による 
相関係数 rcor （|r|>0.65が重要）

トリプルαも考慮

トリプルαも固定



まとめ
•典型的なνpプロセスの天体モデルを構築 
•超新星中心部のejectaで起こりうる様々なνpプロセス  
パターンを再現する。 

•核反応の不定性 
•種核生成（A >= 12）： 
トリプルα，56Ni(n,p)56Co など（“既知”の重要反応）  
のインパクトを確認  
　→ 以下、種核生成に対する不定性は無視 
•νpプロセス生成核（A >= 56）： 
•核反応に由来する元素合成の不定性を評価 
•「今後改善すべき」反応・崩壊率のリストを作成 
→ 元素合成のメインパス上の(n,p)/(g,p)が重要



今後の課題

•核反応の不定性の取り扱いを洗練 
•より現実的な元素合成の不定性評価 
•重要反応リストの更新 

•元素合成から超新星モデルへ？ 
•現実的なモデル（YeとS分布）でのνpプロセス 
•超新星モデルの不定性 vs 核反応の不定性 
•νpプロセスから超新星の物理への「制限」？？


