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超新星背景ニュートリノ
過去の超新星で放出されたニュートリノが、宇宙膨張により赤方偏移しながら、宇
宙空間を (ほぼ)一様に満たしているはず。
• 超新星発生率
• 個々の超新星で放出されるニュートリノのエネルギースペクトル
• 宇宙膨張則

⇒ 現在の超新星背景ニュートリノエネルギースペクトル
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d2RCC(z,M,Z)

dMdZ
dZdM : 赤方偏移 z のとき、単位共動体積あたり金属量 Z ∼ Z + dZ、

初期質量M ∼M + dM の星が重力崩壊する頻度

現在の超新星背景ニュートリノのエネルギースペクトル
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ビッグバンとダークエネルギー
宇宙は高温高密度の状態で始まり膨張している。

ハッブルの法則：遠い銀河ほど、速く遠ざかっている
（光の波長が大きく引き伸ばされていることが観測された）。
Hubbleの法則 v = H0 × d (H0: Hubble定数：現在の宇宙膨張率)

相対論によると Scale Factor(宇宙の大きさ)に比例して、光の波長 λが伸びる。
波長の伸び具合 (redshift z ≡ λobs−λsrc

λsrc
)から、光が放出された時の宇宙の大きさ

(scale factor) a(z) ≡ 1
1+z がわかる (現在 z = 0の大きさを 1とする)。

zが大きいほど，宇宙が小さかった昔にでた光なので，その天体までの距離は遠い
赤方偏移 zと天体の見かけの明るさの関係から，宇宙膨張の情報が得られる。
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星の進化と超新星爆発
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白色矮星の限界質量: チャンドラセカール質量
Mch ≡ 1.457M⊙

(
Ye

0.5

)2
Ye =電子数/核子数
Hamada & Salpeter, ApJ 134(1961) 683

Ia型超新星：光度がほぼ一定の標準光源
爆発時の質量一定，外層無し
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物質間に働く重力 (万有引力)は、お互いを引きつけ合い、宇宙膨張は減速するはず。
Perlmutter らは、宇宙の大きさが現在の 2

3 くらいだった頃に起こった Ia型超新星
(明るい標準光源)を automaticに発見するシステムを構築し，その暗さを詳しく調
べてみたところ、物質が宇宙を支配している場合の予想値よりも暗かった。

Supernova Cosmology Project:

M. Sullivan et al., astro-ph/0211444
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← 昔，遠い，暗い

⇒ 反重力的に宇宙膨張を加速する働きをもつダークエネルギーが現在の宇宙を支
配している。
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宇宙背景輻射の温度揺らぎの観測、銀河分布の詳細な観測，軽元素の存在量などの
観測結果を総合した結果: 我々の宇宙は平坦で、現在は加速膨張している。
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Ωm=0.3 λ0=0.7

Ωm=0.3 λ0=0.0

Ωm=1.0 λ0=0.0

Ωm=3.0 λ0=0.0

宇宙の年齢 137∼138億歳、膨張速度 H0 = 67 ∼ 71km/s/Mpc
通常の物質 0.04 ∼ 0.05、光 0.00005、ニュートリノ 0.001∼0.05
ダークマター 0.23 ∼ 0.27、ダークエネルギー 0.68 ∼ 0.73
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一般相対論的膨張宇宙
宇宙原理: 大きなスケールで見れば、宇宙は一様 (homogeneous) 等方 (isotropic)
Robertson-Walker 計量 (metric)

ds2 = −c2dt2 + a(t)2
(

dr2

1−Kr2
+ r2(dθ2 + sin2 θdϕ2)

)
a(t): scale factor、ここでは現在 (t = t0)の値を 1に規格化 (a(t0) = 1)
r: 共動座標 (comoving coordinate)、K: 曲率 (curvature)

Einstein 方程式

⇒


H(t)2 ≡

(
1

a

da

dt

)2

=
8πG

3
ρ− Kc2

a2
+

Λc2

3
1

a

d2a

dt2
= −4πG

3

(
ρ+ 3

P

c2

)
+

1

3
Λc2

エネルギー保存則
d

dt
(ρc2a3) + P

d

dt
a3 = 0

物質の状態方程式 P = wρc2、エネルギー保存則より ρ ∝ a−3(1+w)

非相対論的物質 (matter) Pm ≪ ρmc
2、つまり w = 0、ρm ∝ a−3

相対論的物質 (radiation) Pr = 1
3ρrc

2、つまり w = 1
3、ρr ∝ a

−4

ρr ∝ T 4
r より Tr ∝ a−1

宇宙項 PΛ = −ρΛc2、つまり w = −1、ρΛ 一定
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ダークエネルギーモデル (Ono and Suzuki, 2007 で取り扱ったもの)
• 宇宙定数 (真空のエネルギー)：w = −1 一定
• XCDM : w ̸= −1 一定
• GCG (Generalized Chaplygin Gas) model: ρ = (A+ B

a3(1+α) )
1

1+α , p = − A
ρα

• holographic dark energy model: wは変化
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図 5: wX、wde、wholoと赤方偏移 zとの関係。

となる。 は星から放出される全フラックスに関係する係数を表してい
る。式 から はハッブルパラメータ に依存している事が
わかる。これらの星形成率から の初期質量関数
を用いると超新星発生率 は

となる。 分母は全ての星の質量密度 範囲 、分子は重
力崩壊型超新星爆発を起こす星の質量密度 範囲 である。
これらの重い星は宇宙の年齢の比べるとその寿命は短いので、形成され
たと同時に爆発するという近似をとる。ここで式 から フラック
スは

となる。 は式 の係数を表し、 は 、 、
を示している。しかしこの手順で フラックスを考

えるとダークエネルギーモデル依存性は消えてしまう。そこで本論文では
まず始めにダークエネルギーモデルの変化により のフラックスがどれ
ほど影響を受けるかを調べるために、式 の星形成率の 依存性を

-4

-2

 0

 2

 4

 6

 1

 L
o
g
1
0
 d

e
n
s
it
y
 ρ

 

 scale factor a(t)

 Radiation 
 Matter    

 Dark Energy (XCDM) 
 Dark Energy (GCG)  

 Dark Energy (Holo-DE) 

図 6: ρX、ρgcg、ρholoとスケール因子 a(t)との関係。

と仮定して宇宙モデルに依存しない一定の星形成率
と、銀河形成の数値シミュレーションから得られた星形成率をハッブル
パラメータでフィットした 低赤方偏移 、高赤方偏移

らのモデル を採用した。具体的な値として
星形成率が一定のモデルは とし と

らの は 宇宙 、 、
、 、 での銀河の構造形成の流体

力学シミュレーションの計算結果をハッブルパラメータ の関数で
フィッティングしたものとして

と表される。ここで 、 、 、
であり、低赤方偏移では 、

高赤方偏移では と近似できる。
の超新星発生率を求める際も一定の と同じく の初期質

量関数を用いた。 が宇宙モデルやダークエネルギーのパラメー
タを変化させても観測データの範囲内である事がわかる 図 。図 を
見るとこのモデルは高赤方偏移で不定性が大きいがこれは深刻な問題と
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図 4: 様々なダークエネルギーモデルでのH(z)と赤方偏移 zとの関係。

宇宙定数

宇宙定数 は現在、有力なダークエネルギーモデルの候補である。宇
宙定数を含んだ宇宙の時間発展方程式は次のようになる。

ここで 、 と定義すると式 、 は式
、 と似たような形で書き換えられ

となる。ここで宇宙定数の状態方程式パラメータ は
となるので、 一定 となる。宇宙定数を含む場合、式

は次のように修正される。
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shift (see Sect. 5.1.1), when assuming a Taylor expansion of w(z)
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Planck group, 2015, w(a) = w0 + (1 − a)wa

0-8



宇宙モデルと超新星背景ニュートリノ

dFν(Eν , t0)

dEν
= c

∫ zmax
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H0

√
Ωm(1 + z)3 +ΩΛ

×
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RCC(z)

∫ Zmax
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ψZF(z, Z)

{∫ Mmax

Mmin

ψIMF(M)
dN(M,Z,E′

ν)

dE′
ν

dM

}
dZ

]

= c

∫ zmax

0

dz

H(z)
RCC(z)

⟨
dN(E′

ν)

dE′
ν

⟩
共動体積あたりの重力崩壊型超新星発生率RCC(z) = ζCCρ̇∗(z)が、(共動体積あたり
の)星形成率密度に比例しているとして、その星形成率密度 ρ̇∗を大質量星の放出する
紫外線フラックス (E ∼ E+dE)の観測値 (赤方偏移してEobs ∼ Eobs+dEobs, Eobs =
E

1+z ) F
obs
γ (z) = cEobs

dnγ(Eobs)
dEobs

dEobs から求める場合、赤方偏移 zにおける時間間
隔 dtの間に形成された星から出たときUVバンドだった光子の共動体積あたりの数
密度は ρ̇∗| dtdz |dz

dNγ(E)
dE dE =

dnγ(Eobs)
dEobs

dEobs (ただし、
dNγ(E)

dE dEは形成された星が
短い一生のなかで、星になった単位質量あたりに放出する紫外線光子の数)なので、

宇宙論に関係しない因子を kと書いて ρ̇∗ = kF obs
γ (z)

1

| dtdz |
= kF obs

γ (z)H(z)(1 + z)

超新星背景ニュートリノのフラックスの表式は、
dFν(Eν , t0)

dEν
= c

∫ zmax

0

ζCCkF
obs
γ (z)

⟨
dN(E′

ν)

dE′
ν

⟩
(1 + z)dz

となり、宇宙モデル依存性がなくなってしまう。
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L. J. Hall et al., hep-ph/0607109 のアイデア
超新星の計数によって求めた超新星発生率をつかえば、超新星背景ニュートリノの
フラックス計算において宇宙モデル依存性が残る。

H. Ono and H. Suzuki ’07
dt0 の間に観測された z ∼ z + dzの重力崩壊型超新星の数:
Robs

CC(z)dzdt0 = RCC(z)dVcomovingdt

luminosity distance dL(z) ≡ (1 + z)
∫ z

0
cdz′

H(z′) を使って、単位赤方偏移あたりの
超新星発生率 (現在)Robs

CC(z)と従来の単位共動体積あたりの超新星発生率 (その時
期)RCC(z)の関係は

Robs
CC(z) = RCC(z)

dVcomoving

dz

dt

dt0
= RCC(z)

4πd2L(z)c

(1 + z)2H(z)

1

1 + z

となる。

Cobs
SN (z) ≡ (1 + z)3

4πc
Robs

CC(z) = RCC(z)
d2L(z)

H(z)
を観測から求めると，これを使って超新

星背景ニュートリノのフラックスは
dFν(Eν , t0)

dEν
= c

∫ zmax

0

Cobs
SN (z)

⟨
dN(E′

ν)

dE′
ν

⟩
dz

d2L(z)
と表現でき，dL(z)を通じて宇宙モデル依存性が残る。
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具体的な計算 (超新星発生率などは、Hall et al. の表式を用いる)

Cobs
SN (z) = Rdirect

SN (z)
dΛL

2

HΛ
、Rdirect

SN (z) = κ
20.2Φ(1.2)

[( 2.2
1+z )

5α + ( 2.2
1+z )

5β ]0.2

κ = 0.013M−1
⊙ , Φ(1.2) = 1.0−1.05M⊙yr

−1Mpc−3、Ωm = 0.3,ΩΛ = 0.7
3models: SNR1(α = −2, β = −4), SNR2(α = 2, β = 4), SNR3(α = 0, β = 4),
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Fig. 3. (a) shows supernova counting rate models: SNR1 (α = −2, β = 4), SNR2 (α = 2, β = 4),
SNR3 (α = 0, β = 4). (b) shows dark energy model dependencies of dL (the ratio to dL of ΛCDM
model).

dNν

dEν
=

(αν + 1)αν+1Φν

Γ(αν + 1)⟨Eν⟩2

(
Eν

⟨Eν⟩

)αν

e−(αν+1)Eν/⟨Eν⟩

Φν̄e = Φνx = 5.0× 1052 ergs, (⟨Eν̄e⟩, ⟨Eνx⟩) = (15.4, 21.6) MeV,(αν̄e , ανx) = (3.8, 1.8)

ニュートリノ振動：normal hierarchy P̄ = cos2 θ12, inverted hierarchy P̄ = 0
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低エネルギーニュートリノの観測ができれば...
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Fig. 4. Comparison of the predicted SRN event rate at HK with Gd for ΛCDM, GCG, holographic
dark energy models. Supernova rate models are SNR1 (top panels), SNR2 (middle panels), SNR3
(bottom panels). The left and right panels show normal hierarchy (n.h.) ν̄e spectra and inverted
hierarchy (i.h.) ν̄e spectra, respectively.
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図 6: ρX、ρgcg、ρholoとスケール因子 a(t)との関係。

と仮定して宇宙モデルに依存しない一定の星形成率
と、銀河形成の数値シミュレーションから得られた星形成率をハッブル
パラメータでフィットした 低赤方偏移 、高赤方偏移

らのモデル を採用した。具体的な値として
星形成率が一定のモデルは とし と

らの は 宇宙 、 、
、 、 での銀河の構造形成の流体

力学シミュレーションの計算結果をハッブルパラメータ の関数で
フィッティングしたものとして

と表される。ここで 、 、 、
であり、低赤方偏移では 、

高赤方偏移では と近似できる。
の超新星発生率を求める際も一定の と同じく の初期質

量関数を用いた。 が宇宙モデルやダークエネルギーのパラメー
タを変化させても観測データの範囲内である事がわかる 図 。図 を
見るとこのモデルは高赤方偏移で不定性が大きいがこれは深刻な問題と
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図 4: 様々なダークエネルギーモデルでのH(z)と赤方偏移 zとの関係。

宇宙定数

宇宙定数 は現在、有力なダークエネルギーモデルの候補である。宇
宙定数を含んだ宇宙の時間発展方程式は次のようになる。

ここで 、 と定義すると式 、 は式
、 と似たような形で書き換えられ

となる。ここで宇宙定数の状態方程式パラメータ は
となるので、 一定 となる。宇宙定数を含む場合、式

は次のように修正される。

宇宙項モデルからの差が大きい
(H(z)が大きく，dL(z)が小さい)
GCG モデル (wde0 = −0.8, α =
0.0) は、20%ほど SRN フラック
スが大きい
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