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超新星爆発の3次元シミュレーション

滝　脇　知　也
〈国立天文台理論研究部　〒181‒8588 東京都三鷹市大沢 2‒21‒1〉 

e-mail: takiwaki.tomoya@nao.ac.jp

近年，重力崩壊型超新星の中心エンジンに関して，3次元シミュレーションが可能になってきま
した．私は世界に先駆けてそうしたシミュレーションを行ったことで，光栄なことに日本天文学会
研究奨励賞をいただくことができました．本稿では，私が行ってきた3次元シミュレーションの結
果を紹介するとともに，現在の超新星爆発の中心エンジンの研究を概観します．最近ではシミュ
レーションの入力物理が精密化されてきていますが，まだ手付かずの領域も残されており，実はみ
なさんの印象ほど精密化は進んでいないかもしれません．そうした未解決問題も紹介しつつ今後の
研究の方向性を示したいと思います．

1. は じ め に

このたびは日本天文学会研究奨励賞をいただき
まして，たいへん光栄に思います．受賞の題目は
大規模3次元シミュレーションによる重力崩壊型
超新星に関する理論的研究となっておりますが，
シミュレーションコードは評価された論文の共著
者である福岡大の固武慶さんや京都大学の諏訪雄
大さんの多大な協力のうえに開発されたものです．
また流体コードの詳細に関しては国立天文台の高
橋博之さんに多くのアドバイスをいただきました．
計算は国立天文台のアテルイと京コンピュータを
用いて行いましたが，特に後者の非常に競争的な
計算機資源を獲得できたのは，戦略分野5の課題
3を統括した京都大学の柴田大さんのおかげです．
コードのチューニングでは神戸大学の牧野淳一郎
さん，理研の似鳥圭吾さんに助けてもらいました．
シミュレーションを可視化し，他の分野の研究者
や一般の方にわかりやすい動画を作っていただい
たのは東北大学の和田智秀さんです．国立天文台
の福士比奈子さんにはプレスリリースを手伝って
いただきました．また，シミュレーションを元に

したニュートリノ，重力波，光の放出と観測に関
してはダルムシュタット工科大の黒田仰生さん，
福岡大の中村航さん，国立天文台の田中雅臣さん，
ヴァージニア工科大の堀内俊作さん，宇宙線研の
端山和大さんらがそれぞれの専門知識を生かして
見積もっており，われわれのシミュレーションの
インパクトを最大にしていただきました．最後に
なりましたが，東京大学の修士・博士課程での指
導教官である佐藤勝彦さんには未熟な私に素晴ら
しい研究テーマを授けていただいたこと，その後
も事あるごとに心温まる励ましをいただいたこと，
言葉に表せないほど感謝しています．
本稿では筆者がそうしたみなさんに支えられな
がら行ってきた研究とその将来の展望にについて
概観します．最近の研究では数値計算の技法や物
理的インプットの精密化が問題にされることが多
く，分野外の方がその進展をフォローするのが難
しくなっているのは確かです．その意味で大きな
謎を追うことよりも詳細をアップデートすること
に終始しているという印象をもつ方もいらっしゃ
ると思います．そうした印象を覆し，超新星爆発
機構の研究はまだまだ謎に満ちた面白いものであ
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ることを伝えるために，本稿ではそれほど理解が
進んでおらず取り上げるのが難しい話題にもいく
つか触れることにしました．筆者の力不足もあ
り，説明が不十分な箇所も多々あるかと思います
が，まだまだわからないことがあるということだ
けでもわかっていただければ幸いです．では，肩
の力を抜いてお楽しみください．

2. 重力崩壊型超新星の謎と魅力

最近は自ら輝かない惑星の研究が盛んになって
きたとはいえ，やはり宇宙を理解するうえでは光
を発する恒星の物理が大切であることに疑問はな
いでしょう．星が集まり銀河になり，銀河が集
まって大規模構造を作るという意味では光る天体
の最小単位が星であると言えます．
いくつかの教科書には星の進化の研究はすでに
確立した学問であるという記述がありますが，個
人的にはうなずけるものではありません．本稿で
紹介するように重い星の最期の瞬間である超新星
爆発のメカニズムもわかっていませんし，最近で
はその超新星の計算の最も大きな不定性はその初
期条件である星の進化の計算であるとさえ言われ
ています．一番身近な星である太陽にいたっても，
なぜ11年周期で磁場が変動するのかなど，まだ
まだわかっていないことはたくさんあります．太
陽の研究の現状を鑑みれば，より観測的証拠の少
ない重い星の進化やその最期の爆発がわからない
のも当然のことだと思います．
超新星爆発の後，爆心地には中性子星が残りま
す．中性子星は巨大な原子核がそのまま星になっ
たような，非常にエキゾチックな天体ですが，超
新星はその製造プロセスでもあるわけです．中性
子星にもまだまだわかってないことはたくさんあ
ります．例えば密度の高い中心部では，中性子以
外の物質が存在する可能性がありますが，詳細は

わかっていないと言ってもよいでしょう*1．超新
星の研究は，原子核物理の領域の研究に刺激を受
けて発達してきた学際的な研究分野です．今後も
まだまだ新発見はあり得ますし，その意味でエキ
サイティングな研究分野であるでしょう．
一方，原子核物理の入力物理さえちゃんとして
いれば，超新星爆発のメカニズムがわかるのかと
いうと，そうではありません．天体現象の研究で
は流体力学的なモデルを立ててエネルギー輸送を
計算するのが王道ですが，それを定性的に大きく
変えてしまうさまざまな流体不安定性がいつどの
ように起こるのか，毎年のように新発見が続いて
おり，まだまだ議論が収束したとは言えません．
観測サイドでは2015年の初めての重力波検出

や超新星1987Aからのニュートリノ検出などを
受けて，重力波やニュートリノを使った新しい天
文学が花開こうとしています．超新星爆発はその
重要なターゲットでもあり，将来的には新たな知
見が得れられることも期待されます．また超新星
爆発そのものの観測だけではなく，爆発前の親星
の観測やその後の超新星残骸の観測からも新しい
知見が得られていますが，これらの観測を超新星
と関連づけていく研究も始まったばかりです．
また時間軸天文学という言葉をご存じでしょう
か？　超新星爆発は典型的には100日のタイムス
ケールで暗くなるトランジエントと呼ばれる天体
です．それは定常的に光っている天体と違って見
るたびに姿が変わることを意味しています．実
際，超新星の初期の観測でわかることと後期の観
測でわかることには違いがあります．望遠鏡を向
けるたびに新しい情報が出てくるという点でも非
常に面白い天体であると言えるでしょう．

3. 爆発メカニズムの解明に向けて

超新星爆発のメカニズムの謎は，宇宙では確か

*1 例えばストレンジクォークが混ざったハイパー核などがでてくる可能性があるものの，これらが混ざると密度に対し
て圧力が低めになるため，観測されている重い中性子星を支えるのに必要な圧力をだせなくなる傾向があります．
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に爆発している超新星がシミュレーションではな
ぜかうまく爆発しないことです．この現実とシ
ミュレーションのギャップを埋めるために，数多
くの研究がなされています．
爆発メカニズムの中で最も有望なものはニュー
トリノ加熱機構と呼ばれています．図1は大質量
星の中心部の鉄コアが重力崩壊し，中心部に原始
中性子星ができたときの様子をスケマティックに
表したものです．重力崩壊によってそれまで収縮
を続けていた物質は硬い原始中性子星ができた瞬
間に跳ね返され，そこで衝撃波が生まれます．そ
の衝撃波は150 km程度進んだあと止まりますが，
その内側を青い領域として図示してあります．青
い領域の中でも内側の領域は温度が高く，ニュー
トリノの冷却が主要な反応となります．一方，外
側では温度が下がり，ニュートリノによる冷却よ
りも内側から吹き出てくる高温のニュートリノに
よる加熱のほうが優勢になります．爆発の障害に
なるのは衝撃波の外側から降ってくる鉄です．
降ってくる鉄の力学的な圧力によって衝撃波は外
に伝播できなくなっています．また，外側から

降ってきた鉄が熱い衝撃波のなかに入ると中性子
と陽子に分解されます．その分解に熱が使われる
ため，周りのものを冷やし温度を下げます．この
ニュートリノによる加熱と外側から降ってくる鉄
の勢いの強さのうち前者が勝てば少なくとも爆発
は起こるのですが*2，多くの場合で後者が勝ち，
爆発が起こらないことが問題です．ニュートリノ
加熱機構の説明はいったんここで終えますが，よ
り詳しい説明は私の物理学会誌の記事 1）や諏訪
さんの天文月報の記事 2）をご参照ください．基
礎的な部分をさらに学びたい場合は早稲田大学，
山田章一さんの教科書 3）をお読みいただければ
幸いです．また，田中さんの入門書 4）も物理の
本質を非常に簡単に説明しており，お勧めです．
ここでは最近のシミュレーション研究に関し
て，星の自転が遅い（ない）場合，速い場合，磁
場がある場合に分けて詳しく解説していきます．
3.1 弱（無）自転の場合
まずは磁場や自転が際立って強くない，通常の
場合について説明します．大質量星の表面の観測
からこれらの星は速く自転していることがわかっ
ていますが 5），シミュレーションの初期条件とし
て重要な中心のコアの角速度は，磁場による角運
動量輸送により星の進化中にかなり減速されてし
まうと考えられています 6）．その結果，重力崩壊
前の中心部の角速度は0.1 rad/s程度になります 7）．
このように自転が弱い星の超新星爆発はどのよ
うに起こるのでしょうか？　多くのシミュレー
ションがなされましたが，外層がたっぷりついて
いるような赤色超巨星において*3，1次元球対称
という近似下ではどうしても超新星爆発を起こす
ことができませんでした 8）．これは世界中の研究
グループが結論づけた非常にロバストな結果だと
言えます．もちろん現実が球対称1次元だと思っ
ている人はいませんが，われわれは本質を抜き出

図1 原始中性子星ができた直後の大質量星の中心
部の様子．ニュートリノにより加熱される領
域と冷却される領域を図示しています．

*2 観測を再現するためには爆発を起こすだけでは足りず，典型的爆発エネルギーの1051 ergを得なければなりません．
*3 外層が薄い親星については，1次元球対称の仮定においても爆発が起きることも多く報告されています．
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した簡単なモデルで現象の定性的な特徴を説明で
きることを期待します．超新星爆発がそのような
モデリングの仕方では全く説明できないことは長
らく大きな謎でした．
面白いのは，この計算の力学的な自由度を増や
し，2次元（軸対称を仮定し，子午面の運動を許
す仮定）や3次元の計算をすると非常に爆発しや
すくなることです．図2を見ればそれは一目瞭然
です．爆発の直接的な指標である平均衝撃波半径
が1次元計算だと時間とともにしぼんでいってい
るのに対し，3次元計算だと元気に外向きに膨張
していっています（このモデルについての詳細は
私の論文をご覧ください 9））．ここでは3次元計
算の結果は1次元計算の結果ににちょっとした修
正を与えるというものでは全くありません．非常
に興味深いことに，1次元と3次元では定性的な
結果すら異なります．今回名誉ある賞をいただけ
たのは，パラメトリックにニュートリノ光度を仮
定しない，セルフコンシステントな3次元計算を
世界に先駆けて行うことができたことが大きいと
思います 10）．
では，なぜ2次元や3次元の多次元シミュレー
ションでは，1次元のシミュレーションより爆発

しやすくなるのでしょうか？　実は多次元シミュ
レーションでは，対流不安定性や定在降着衝撃波
不安定性（Standing Accretion Shock Instability; 
SASI）が起こり，それらによる撹拌が爆発を助
けています．1次元では不安定の条件を満たして
いても力学的な自由度が足りず，これらの流体不
安定が抑制されてしまいます．
二つの不安定性のうち，対流不安定性について
はすべての超新星のモデルで起こると考えられて
います．不安定になる条件は冷たい物質が熱い物
質の上に乗っているときです（正確にはエントロ
ピーの半径方向のプロファイルが，負の勾配をも
つとき）．これは図1のニュートリノで物質が加
熱されている領域で満たされます．こうして生じ
た対流は3通りに超新星の爆発を助けると言われ
ています．一つは熱の輸送です 11）．熱い物質と冷
たい物質を撹拌すれば，エネルギーは熱い側から
冷たい側に流れます．このエネルギー輸送で衝撃
波付近まで熱を送りとどけます．一度十分に撹拌
されれば，この対流は終わるというわけではあり
ません．というのもニュートリノによる加熱は加
熱が行われる領域の底のほうほど強いため，下の
物質が優先的に加熱され，対流は維持されます．
近年の研究では，このエネルギー輸送に加えて，
渦が作る力学的な圧力 12）や，渦がぶつかって消
えたときに残る熱エネルギーによる圧力など 13）

も衝撃波復活に重要であると指摘されています．
対流の効果については，以上が研究の最先端で
す．実は上記の三つの効果のどれが一番重要なの
かなどにコンセンサスはありません．つまり，多
次元シミュレーションで爆発しやすくなることは
わかっていても，それがなぜなのかを理解すると
ころまでは至っていないのです．3次元シミュ
レーションは複雑すぎて，シミュレーション上で
何が起こっているのか簡単に把握できないという
問題があります．これはシミュレーション研究の
共通の課題でしょう．セットアップは現実的に3
次元で行いたいのですが，理解は1次元的にシン

図2 左：平均衝撃波半径の時間発展．同じセット
アップで始めても1次元計算と3次元計算で全
く違う傾向を見せています．右：爆発エネル
ギーの時間発展．観測される典型的な爆発エ
ネルギーをこのシミュレーションで得るので
きていません．ただし，この計算では親星の
質量が軽い（11.2太陽質量）ことも爆発エネル
ギーが上がらない理由の一つです．
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プルにしたいというのが，研究者の（我儘な？）
希望です．この現実的なセットアップとシンプル
な理解をつなぐ方法として，現象論的に対流の効
果を取り入れた1次元シミュレーションもなされ
ています．ただし，これらの研究は始まったばか
りで，対流の効果の取り入れ方には経験則に基づ
いた仮定などが用いられており 13），まだまだ精
密化の余地があります．
また，2次元と3次元での対流の性質の違いにつ
いても多くの研究があります（現実は2次元では
ないのでややアカデミックな興味となりますが）．
一般に渦と渦がぶつかったとき，2次元では大き
な渦に発達しますが（インバースカスケード），
3次元では細かい渦に分かれてしまいます（カス
ケード）．超新星爆発の場合でも，2次元の研究
のほうが渦のサイズが大きくなりやすく，渦が大
きいせいで2次元のほうが爆発しやすいと信じら
れていますが 14），渦が大きいと物質を冷却領域に
一気に運んでしまい，爆発に不利なのではないか
という議論もあります．これもシミュレーション
結果の解釈がそれほど進んでいないという例で
す．今後の解決が待たれています．
対流の次に重要な効果はSASIです．衝撃波が

止まっているようなセットアップで摂動を与えた
とき，原始中性子星付近の内側から外側に向かっ
て音波が，衝撃波から内側に向かって渦が伝播し
ます．このように音波と渦が原始中性子星と衝撃
波の間を行き来することで摂動を増幅していくと
いう複雑なメカニズムでSASIは発達します 15）．
SASIが起こると衝撃波そのものの形が歪み，大き
く振動します．振動している方向に衝撃波が強く
なり，その強くなった一部分で衝撃波が復活しま
す 16）．対流は基本的にいつでも起こるのに対し，
SASIが発達するのは限られた場合です．それは
渦が内側に輸送されるタイムスケールが，対流が
発達するタイムスケールより短い場合に限られま
す 15）．この条件は比較的重い星で満たされやす
いようです．またSASIは計算の力学的な自由度

でその性質が大きく変わります．2次元軸対称の
計算では非常に発達しやすいのですが，3次元計
算では振動が起こる方向が一方向だけではないた
め，それほど大きな振幅まで成長しないことが多
いです 17）, 18）．そのため，SASIは2次元の場合で
は非常に有望な爆発メカニズムでしたが，3次元
の場合には効果は限定的です．ただし，SASIが
起こるとニュートリノや重力波のシグナルに顕著
な特徴が見られるため，起これば面白いと考えら
れています 19）, 20）．ここでに紹介したように，超
新星の3次元モデリングは超新星の研究を大きく
変え，直近の10年間での一番大きな進展と言っ
ても過言ではないでしょう．
では今後の5‒10年間で重要になるのは何でしょ
うか？　この1, 2年ではマイクロフィジクスの
アップデートが注目を集めています．一番印象深
い例はこれまで無視されてきたストレンジクォー
クや陽子，中性子の多体効果を真面目に考えると，
加熱領域でニュートリノ光度が高くなり，超新星
爆発を起こしやすくなることです 21）, 22）．これは
上記の効果でニュートリノが中性子に散乱される
率が低くなり（密度，温度によりますが，影響が
大きいところでは1/3ほどになります），より多
くのニュートリノが原始中性子星付近から外側の
領域へ放出されるからです．ニュートリノと物質
の相互作用にこれほどまでの不定性があったのか
と個人的には驚きました．
ニュートリノと物質の相互作用のほかには，状
態方程式のアップデートも今後は必要になりま
す．超新星爆発の計算で使われる原子核の状態方
程式は，核融合や核分裂そして核力などの影響が
考慮された理想気体とは程遠いものであるため，
非常に複雑なものです．これまでのシミュレー
ションでは90年代に作られた古いモデル 23）, 24）が

よく使われていましたが，原子核実験の精密化や
中性子星の観測，そして計算機の性能の向上や理
論の進展により近年，アップデートが進んでいま
す 25）‒27）．爆発メカニズムにどう影響するかは定
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かではありませんが，シミュレーションを現実的
にしていくうえでは状態方程式をアップデートす
ることは必須です．
現実的なシミュレーションを目指して，計算手
法も近年非常に洗練されたものとなっています．
やや詳細になってしまうのでここでは簡単に触れ
るだけにしますが．なかでも特に重要なのは一般
相対性理論の効果をきちんと取り入れること 28）と

ニュートリノ輸送をなるべく第一原理的にする 29）

ことです．これまで同じものとして扱っていた
μニュートリノとτニュートリノを別々に取り扱い，
原始中性子星で生じるμ粒子の効果を取り入れた
ら爆発しやすくなったという報告 30）もあり，細
かいところもなかなか手が抜けないところです．
また，シミュレーションの初期条件の不定性に
も注目が集まっています．これまで親星モデルは
現象論的な対流モデルを導入しつつも，1次元で
計算されていました．しかし，重力崩壊寸前のケ
イ素燃焼の時期を3次元シミュレーションしてみ
ると強い対流と元素合成の効果で非球対称の構造
ができることが近年わかってきています．特に大
きなスケールで非球対称が現れた場合には，爆発
に必要なニュートリノ光度が10‒20％も小さくな
るという報告もあります 31）．これは星の進化の最
後の段階だけを3次元シミュレーションしたもの
ですが，進化の他の過程においても3次元シミュ
レーションを行い，その結果から1次元シミュ
レーションの現象論的な部分を修正しなくてはい
けない時期に差し掛かっています（3次元で星の
進化を最初から最後まで計算するのは現在の計算
機資源では不可能です）．
3.2 高速自転の場合
星のもつ金属量が少なくなってくると星の質量
放出が少なくなり，それに比例して角運動量を星
の外に捨てにくくなるので，初期の高速自転を維
持して中心のコアも高速で回っている星が現れて
くるようになります（自転によって元素のまぜ合
わせが進み，組成が層状につらなった玉ねぎ構造

ではなく，一様な構造になるためChemically 
Homogeneous Evolution（CHE）と呼ばれます）．
このような星の中心部は先ほどの10倍の角速度，
数 rad/sで自転することが可能です．このような
星はどのような超新星爆発を起こすのでしょうか？
超新星爆発における自転の影響は日本のグルー
プが精力的に調べており，ここでも引用する多く
の論文が日本のグループのものになります．自転
がどう爆発メカニズムに影響するかに関して，一
番簡単には遠心力によって爆発を助けるというこ
とが考えられます 32）．また．先ほど述べたSASI
が自転していると成長しやすくなるということも
ありますし 33），low-T/W不安定性という新しい
不安定性がかかわることもあるというのが最新の
理解です．
遠心力は物を外側に運ぶように力がかかるた
め，もし加熱に使われるニュートリノの光度が同
じであれば，直感どおり，自転は爆発を助ける方
向に働きます．一方，自転している星ではその遠
心力で中心の原始中性子星を支えることにより，
解放される重力エネルギーが小さくなるため，加
熱に使われるニュートリノの量も少なくなってし
まいます．実際に自転が爆発を助けるかどうか
は，この二つの効果の競合により決まります．親
星の質量と自転をパラメータとして，どのパラ
メータ領域であれば爆発を助けるのか，それとも
爆発を助ける領域はないのかなどは今後の研究対
象です．
また，星の自転を考えた場合も，2次元と3次

元ではやはり定性的に違う結果を得ることも私の
研究でわかりました．自転が速い場合には，密度
などの構造が非軸対称的になっていきます．その
とき2次元の力学的な自由度では現れない流体不
安定性が現れます．これは low-T/W不安定性と
呼ばれており，自転のエネルギー Tの重力エネ
ルギーWに対する比がある程度高くなるとこの
不安定性が起こることはよく知られていますが，
それで期待されている値より低い比率でもこの不
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安定性が起きているため，low- という接頭語が
ついています．図3の右下のパネルがちょうどこ
の不安定性が起きているときのエントロピー一定
面のタイムスナップショットです．強く扁平に爆
発しており，さらに非軸対称の構造が成長してい
ることが見て取れます．超新星の研究の長い歴史
の中でも，このような爆発機構を提案したものは
ありませんでした．新しい爆発機構を発見して非
常に興奮したのを覚えいています．右上のパネル
はその自転をゼロにしたものです．対流のみが起
きており，エントロピー定面の形は歪んでいるも
のの，右下のパネルとは全く構造が異なります．
左の2パネルは軽い親星のものです．実は親星が
軽い場合，こうした不安性が起こる前に爆発して
しまうため自転による違いは見られません．右パ
ネルのような重い星の場合には自転をだんだん遅

くしていくとSASIがよく現れる領域になり，こ
れも爆発を助けるはずです．ただし，この計算に
は3次元シミュレーションが必要なため，自転速
度をパラメトリックに変更して比べるような研究
はまだ行われていません．
3.3 強磁場かつ高速自転の場合
通常の中性子星は1012 Gほどの磁場をもちます
が，1015 Gにも達する非常に強い磁場をもつ中性
子星も発見されており，それらはマグネターと呼
ばれています．このマグネターがどのように作ら
れるのかについてはわかっていません．この起源
として，もともと原始中性子星の時点で磁場が強
かったのであろうと考えるのは自然な推論でしょ
う．そのような場合，超新星爆発の様子は普通の
ものと同じなのでしょうか？　それとも違うので
しょうか？
答えはYesでありNoだとも言えます．このマ
グネターの磁場は強いといってもその磁気圧と物
質の圧力を比べれば後者のほうが高く，マグネ
ターを作るほどの強磁場であっても，ただ磁場が
あるだけではそれほど爆発の仕方は変わらないこ
とが予想されます．例外は磁場が原始中性子星の
対流のエネルギーを外に取り出す場合 34）ですが，
この場合も爆発に使われるエネルギーは対流の渦
の力学エネルギーであって，磁場のエネルギーで
はありません．磁場はエネルギーを伝える触媒の
ように働きます．一方，もし原始中性子星が高速
に自転している場合には，これまでの節で議論し
てきた場合とは全く違う爆発機構になることが予
想されます．
磁場と自転を両方加味すると磁場が自転によっ

て巻かれ，元の磁場の100‒1,000倍まで増幅する
ことができます．この場合は，磁気圧が物質の圧
力を上回り，極方向にジェット状の爆発が起こり
ます 35）．この爆発が星をつらぬくまで絞れられた
形状のままでいられるのかというのはホットトピッ
クです．3次元シミュレーションによると構造が
壊れてしまうという報告も1例ありますが 36），追

図3 親星の重さと自転の強さを変えた四つのモデル
のエントロピーのスナップショット．二つの面
が表示されており，外側の面は衝撃波そのも
のです．内側の面は衝撃波のなかでエントロ
ピーが特に高い，熱い領域を表しています．
左の二つのパネルは11.2 M◉の軽い星，右の二
つのパネルは27.0 M◉の重い星のモデルです．
また，上の2パネルは自転してないモデルで，
下の2パネルは高速で自転しているモデルです．
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試が必要です．また，自転による増幅だけではな
く磁気回転不安定性で磁場が乱流的に増幅される
現象も知られています 37）．ただしその結果がどう
なるのか，そして中性子星の磁場の形はどうやっ
て決まるのか等もあまりわかっていません．図4
は2次元軸対称の計算例です．極付近に飛び出す
ジェット上の爆発に加えて磁気回転不安定性に
よって角運動量が輸送され，赤道方向にも爆発が
起こっています 38）, 39）．

4. マルチメッセンジャー

ある天体現象からは放出されるさまざまな波長
のさまざまな粒子を観測し，現象に整合性のある
像を与えていくのがマルチメッセンジャー天文学
の戦略です．ここで見ていくように，超新星爆発
はそのマルチメッセンジャー天文学が可能な典型
的な天体と言えるでしょう．放出される粒子を時
間順序に沿って見ていきます．図5を見ながら本
文を追っていってください．詳細は中村さんの論
文 40）にまとめられています．

まず面白いのは超新星爆発が起こる「前」で
す．爆発が起こる前の元素が燃焼しているフェイ
ズでも，ニュートリノが放出されます．これは前
兆ニュートリノと呼ばれています．このニュート
リノが観測できるのはベテルギウスなど非常に
近い天体だけなので，われわれが観測できる確率
は低いですが，これらの星が爆発する場合には，
1日から1時間前には爆発の予兆を知ることがで
きます 41）．
また，原始中性子星ができる瞬間にも非常に多
くのニュートリノが放出されます．このニュート
リノはわれわれの銀河か大マゼラン雲などの隣の
銀河までなら観測できますので，およそ100年に
一度の確率です．これは運が良ければ私が生きて
いる間にも観測できるだろうと期待しています．
このニュートリノが観測されると，スーパーカミ
オカンデなどの水チェレンコフ検出器では方向も
決めることができます．今のところその精度はそ
れほど高くありませんが，ガドリニウムを導入し
たりサイズを大きくすることで，将来的には十分
な精度で位置を決定することができるようになり

図4 磁場や自転が強い場合の超新星爆発．エント
ロピーのカラーマップ．外側の球は衝撃波の
位置を表し，およそ半径2,000 kmに達してい
る．線は磁力線．

図5 超新星爆発から放出されるマルチメッセン
ジャー．超新星爆発から放出されるエネル
ギーを時間経過とともに粒子の種類ごとに表
示しました．時間は logで測っており，左のパ
ネルは原始中性子星が誕生するまでの時間．
右のパネルは原始中性子星が誕生してからの
時間を表します．
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ます．
ニュートリノとほぼ同時期に重力波も放出され
ます．重力波は物質の運動が球対称的であったと
きは放出されず，非球対称的に物が動いてる場合
に強く放出されます．したがって，前の説で述べ
たような対流，SASI, low-T/W，ジェット等が起
きた証拠を探るのに最適でしょう．こうした運動
の中にはニュートリノの観測数に時間変動を生じ
させるものもあり，ニュートリノと重力波の解析
は特に協力して行う必要があります．LIGOでの
重力波検出に続こうと日本の重力波検出器KAGRA
のチューニングが急がれています．複数台の検出
器の相関をとることで雑音を減らし，重力波の到
来方向を決定することができるようになります 42）．
その後，爆発が成功すれば衝撃波が星を突き
破ったときの光，ショックブレイクアウトという
現象を見ることができます 43）．外層の厚さにも
よりますが，時間変動が速いのでニュートリノで
位置決めした天空上の領域を見張る必要がありま
す．ちなみにこのショックブレイクアウトの光
は，候補天体はあるものの，確実にそうだと言え
るものはまだ観測されていそうです．やはり時間
変動が速いことが観測を困難にしています．この
観測は親星の半径の情報をもたらすので，是非見
つけたいものです．
次に超新星そのものが見えてきます．今回は親
星として水素層のついた赤色超巨星を仮定したた
め，プラトー期と呼ばれるあまり光度が時間変化
しない時期があります．この光度は爆発時の熱エ
ネルギーとニッケル量で決まります．その後，光
度が減っていく時期を観測すれば超巨星で作られ
るニッケル量を知ることができます．この時期は
ニッケル （Ni）→コバルト （Co）→鉄 （Fe）という
重元素の核崩壊からでるガンマ線が主な熱源だか
らです．
ここから数百年たてばこの天体は超新星残骸と
して観測されることになるでしょう．人間の生き
るタイムスケールを考えるとこれを待つのはなか

なか難しいと思いますが，超新星1987Aのよう
に30年間観測が続けられている天体もあり，将
来の天文学者のために，観測の情報を残しておく
のは重要なことのように思います．近年，現象論
的な仮定を用いてはいるものの，中心の爆発から
超新星残骸に至るまでをシミュレーションする研
究も現れています 44）．

5. 最　後　に

重力崩壊型超新星の研究でこれまでにわかった
こと，そしてまだわかってないことをまとめたつ
もりです．普段はわかったことだけまとめて発表
しているため，およそのことはすでに研究され尽
くされてしまったのではないかという印象をもつ
方もいらっしゃると思いますが，今回の記事を読
んで，超新星の研究ではまだこんなにもわからな
いことがあるのかと驚かれた方も多いかと思いま
す．もし，皆さんの中でこの謎を解明することに
興味が湧きましたら，ぜひ共同研究させてくださ
い．拙い解説でしたが最後までお読みいただきあ
りがとうございました．
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3D Simulations of Core-Collapse Super-
novae
Tomoya Takiwaki
National Astrnomical Observatory of Japan, 
Division of Theoretical Astronomy, 2‒21‒1 
Osawa, Mitaka, Tokyo 181‒8588, Japan

Abstract: Dramatic increase of CPU resources lately 
make it possible to simulate central engine of 
core-collapse supernovae in three dimensions（3D）. I 
happily received ASJ Young Astronomer Award 2016 
thanks to our pioneering work of the 3D simulations. 
In this article, I would like to review recent progress of 
this �eld by showing our results. To enlightening the 
future direction of the research, unsolved problems in 
the �eld are emphasized.
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