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重力崩壊型超新星の数値シミュレーション	


空間: 
 
 

ニュートリノ： 
 
 

重力： 
 

３次元, 
~1013 cm（RSG全体） 
 
Boltzmann, 
詳細な反応 
 
一般相対論的 

１次元 or ２次元, 
~109 cm（鉄コア+Si,O層） 
 
近似法, 
簡略化した反応 
 
ニュートン的 
（＋一般相対論近似） 

多数の親星に対する系統的な計算が可能	


空間	
 ニュートリノ	
 重力	
 モデル数	


Ugliano+'12	
 １次元 gray	
 effective GR	
 ~100	


O'Connor+'13	
 １次元	
 M1	
 GR	
 32	


Nakamura+'15	
 ２次元	
 IDSA+leakage	
 Newtonian	
 ~400	




CCSNeの系統的性質 - 中性子星質量	


ü  378モデルのうち太陽金属量を持つ101モデルに注目. 
他の金属量のモデルも（示していないが）傾向は同じ. 
 

ü  モデルによってPNS質量に大きな差. 
 軽いものは~1.3Mo, 重いものは>2Mo→一部はBHに. 
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コンパクトネスパラメータ 
（O’Connor & Ott 2011） 
 
 
 
各親星の構造に対応.	
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Fig. 1. Mass distribution of some selected models at a pre-collapse stage (top panel) and at the time of
core bounce (bottom).

ξM ≡ M/M⊙

R(M)/1000km
. (1)

The previous studies used M = 2.5 M⊙ (O’Connor & Ott 2011; Ugliano et al. 2012) or 1.75 M⊙

(O’Connor & Ott 2013) and estimated ξM at the time of core bounce. On the other hand, the

outer radius of our computational domain (5000 km) is too small to contain 2.5 M⊙ for all

models and even 1.75 M⊙ for some less massive models (see Figure 1). In this paper, we estimate

ξM at M = 2.0 and 2.5 M⊙ (ξM = ξ2.0, ξ2.5) directly from the progenitor models. It should be

noted that our definition of ξ2.5 gives almost the same value as the compactness estimated at

bounce, because the radius R enclosing 2.5 M⊙ is far from the center and the radial velocity

vR there is very small (e.g., for s15.0 model, R = 1.7×109 cm and vR =−6.8×106 cm s−1). By

comparing the top to bottom panel of Figure 1, the position of the outer envelope (>∼ 108 km)

changes very slightly. This is because of the long dynamical time scale there compared to the

short time period before bounce (∼ 200 ms). Actually ξ2.5 of s15.0 model in our definition is

0.149, which is very close to the value (0.150) estimated by O’Connor & Ott (2011) at bounce.
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ü  コンパクトネスで色分けすると単調な傾向. 
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CCSNeの系統的性質 - ニュートリノ光度	


νe	
 νe	


ü  378モデルのうち太陽金属量を持つ101モデルに注目. 
他の金属量のモデルも（示していないが）傾向は同じ. 
 

ü  モデルによってニュートリノ光度に２倍以上の大きな差. 
2-6 ×1052 erg/s @ t = 200 ms. 

※ smoothed over Δt = 20 ms.	
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ü  コンパクトネスで色分けすると単調な傾向. 

コンパクトネスパラメータ 
（O’Connor & Ott 2011） 
 
 
 
各親星の構造に対応.	
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Fig. 1. Mass distribution of some selected models at a pre-collapse stage (top panel) and at the time of
core bounce (bottom).

ξM ≡ M/M⊙

R(M)/1000km
. (1)

The previous studies used M = 2.5 M⊙ (O’Connor & Ott 2011; Ugliano et al. 2012) or 1.75 M⊙

(O’Connor & Ott 2013) and estimated ξM at the time of core bounce. On the other hand, the

outer radius of our computational domain (5000 km) is too small to contain 2.5 M⊙ for all

models and even 1.75 M⊙ for some less massive models (see Figure 1). In this paper, we estimate

ξM at M = 2.0 and 2.5 M⊙ (ξM = ξ2.0, ξ2.5) directly from the progenitor models. It should be

noted that our definition of ξ2.5 gives almost the same value as the compactness estimated at

bounce, because the radius R enclosing 2.5 M⊙ is far from the center and the radial velocity

vR there is very small (e.g., for s15.0 model, R = 1.7×109 cm and vR =−6.8×106 cm s−1). By

comparing the top to bottom panel of Figure 1, the position of the outer envelope (>∼ 108 km)

changes very slightly. This is because of the long dynamical time scale there compared to the

short time period before bounce (∼ 200 ms). Actually ξ2.5 of s15.0 model in our definition is

0.149, which is very close to the value (0.150) estimated by O’Connor & Ott (2011) at bounce.
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CCSNeの系統的性質 - ニュートリノ光度	
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ü  378モデルのうち太陽金属量を持つ101モデルに注目. 
他の金属量のモデルも（示していないが）傾向は同じ. 
 

ü  モデルによってニュートリノ光度に２倍以上の大きな差. 
2-6 ×1052 erg/s @ t = 200 ms. 

※ smoothed over Δt = 20 ms.	


 
ü  コンパクトネスで色分けすると単調な傾向. 

コンパクトネスパラメータ 
（O’Connor & Ott 2011） 
 
 
 
各親星の構造に対応.	
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Fig. 1. Mass distribution of some selected models at a pre-collapse stage (top panel) and at the time of
core bounce (bottom).

ξM ≡ M/M⊙

R(M)/1000km
. (1)

The previous studies used M = 2.5 M⊙ (O’Connor & Ott 2011; Ugliano et al. 2012) or 1.75 M⊙

(O’Connor & Ott 2013) and estimated ξM at the time of core bounce. On the other hand, the

outer radius of our computational domain (5000 km) is too small to contain 2.5 M⊙ for all

models and even 1.75 M⊙ for some less massive models (see Figure 1). In this paper, we estimate

ξM at M = 2.0 and 2.5 M⊙ (ξM = ξ2.0, ξ2.5) directly from the progenitor models. It should be

noted that our definition of ξ2.5 gives almost the same value as the compactness estimated at

bounce, because the radius R enclosing 2.5 M⊙ is far from the center and the radial velocity

vR there is very small (e.g., for s15.0 model, R = 1.7×109 cm and vR =−6.8×106 cm s−1). By

comparing the top to bottom panel of Figure 1, the position of the outer envelope (>∼ 108 km)

changes very slightly. This is because of the long dynamical time scale there compared to the

short time period before bounce (∼ 200 ms). Actually ξ2.5 of s15.0 model in our definition is

0.149, which is very close to the value (0.150) estimated by O’Connor & Ott (2011) at bounce.
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Compactness - Lν, MPNS	


どちらもコンパクトネスパラメータに対して良い相関を示している. 

原始中性子星の質量	

＠計算の最終時刻（モデル毎に異なる）	
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＠衝撃波復活時刻（モデル毎に異なる）	


金属量	
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数百モデルに対する 
ニュートリノ光度曲線テンプレート	


Fig.4 in Nakamura+16	


例）17太陽質量の超新星爆発が 
銀河中心で起こった場合に 

HKで期待される検出イベント数	


親星の内部構造（コンパクトネス）が決まる！？	


超新星ニュートリノ観測から親星構造を決める	




克服しなければいけない課題	


2) 距離の不定性	


1) 近似（簡略化）による問題	


検出イベント数と超新星のニュートリノ光度
を対応させるには距離の情報が必要. 
← 爆発後に親星を同定して決定可能.  
　　しかし距離情報の不定性が大きい.	


テンプレートの信頼性.	
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コードを改良（TBD）. 
 - ニュートリノ反応,輸送の精緻化 
 - effective GR	


距離に依存しない指標が必要.	




距離に依存しないニュートリノ指標	
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✔︎ 前半	


✔︎ 後半	


散逸ニュートリノ成分. 
コンパクトネスにあまり依存しない.	


降着ニュートリノ成分. 
コンパクトネスに強く,単調に依存.	


距離に依存せず, コンパクトネスに感度を持つ指標.	




時間積分イベント数のパラメータ依存性	
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初期←　　ニュートリノ検出イベントを積分する時間帯　　→後期	




結果（preliminary）	
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Hyper-Kamiokande で親星のコンパクトネスを決定可能.	




改良すべき点と現状報告 (1)	


✔︎ ニュートリノ反応	


✔︎ νx	


✔︎ 一般相対論的効果	
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νe の光度曲線にbump. 
これは精密計算では見えない.	


現在は IDSA (νe, νe) 
         + Leakage (νx). 
ニュートリノ振動を考えるうえで 
νx の情報が不可欠.	


通常の（BHを形成しない）爆発 
でもGR効果は無視できない.	




改良すべき点と現状報告 (2)	
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✔︎ ニュートリノ反応	


✔︎ νx	


✔︎ 一般相対論的効果	


νe の光度曲線にbump. 
これは精密計算では見えない.	


現在は IDSA (νe, νe) 
         + Leakage (νx). 
ニュートリノ振動を考えるうえで 
νx の情報が不可欠.	


通常の（BHを形成しない）爆発 
でもGR効果は無視できない.	


電子散乱を含む詳細な反応. 
→ bump 消えた.	


    もIDSAで	
νx	


effective GR ポテンシャル	
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ニュートリノ振動	


Burst&(Lnue&>>&others)& Accre1on&(Lnux&<&Lnuebar&<&Lnue)&

MSW$

$$$nue$ =$nux0$ =$nux0$

$$$nuebar$ =$0.7$nuebar0$+$0.3$nux0$ =$0.7$nuebar0$+$0.3$nux0$

+Collec6ve$

$$$$nue$ =$nux0$ =$nux0$
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MSW$
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Standard.$But$we$will$also$consider$no&collec1ve.$Maybe$we$can$ignore$no&oscilla1on?$$



ニュートリノ振動	
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まとめ	


✔︎ 数百個の親星を用いた数値計算によって超新星の

系統的性質がわかった. 

✔︎ 銀河系内の超新星ニュートリノから親星の構造（コン

パクトネス）を測定したい.	


✔︎ 距離に依存しない指標を使えば（HKであれば）よく

決まりそう.	


✔︎ ただしコード改良の必要あり.	



