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壮絶な星の最期
ー 超新星爆発 ー

C: MPIA



C: Matthew Spinelli



間違い探し
(5秒で絵が変わります)

C: AAO



正解

C: AAO



超新星爆発
星が一生の最期に
起こす大爆発

太陽の数億倍の明るさ！

C: AAO



なぜ「超新星」？

突如明るくなる星 => 新星 (nova)  

「新星」よりも非常に明るいから
「超新星」

(supernova)



•星は爆発している

•何が起きているのか？

•超新星爆発の「謎」

壮絶な星の最期
ー 超新星爆発 ー
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(西暦1006年5月1日)の夜以降、

火星のように非常に明るい客星が現れる



1006年超新星の残骸

C: NASA/Chandra



1054年超新星の残骸
(かに星雲、M1)

C: NASA/HST



“Astronomie+Populaire”++
by+Camille+Flammarion+(Paris,+1884)�

1572年
ティコ・ブラーエ
“Stella Nova”

1604年
ヨハネス・ケプラー



1572年超新星の残骸
(ティコの超新星)

C: NASA/Chandra/MPIA



1604年超新星の残骸
(ケプラーの超新星)

C: NASA/Chandra



1987年の超新星

C: AAO



C: NASA/HST



肉眼で見えた歴史上の超新星爆発
(一部)

名前 西暦 明るさ(等級)
SN 185 185年 -8?
SN 1006 1006年 -9?
かに星雲 1054年 -4?
SN 1181 1181年 0
ティコ 1572年 -4
ケプラー 1604年 -3
SN 1987A 1987年 3

およそ100-200年に1回



100年に１回しか
研究のチャンスがない？



我々の住む銀河系

太陽系

銀河の大きさ
約100,000光年

(1018km)

一番近い恒星
までの距離
約3光年

(1013-14km)

数千億の星！

C: R. Hurt



C: CFHT



1つの銀河で100年に1回

30,000の銀河を見れば
1日に1回！

100の銀河を見れば1年に1回

問題：毎日超新星爆発を見つけるには
およそいくつの銀河を見ればよいか？



C: NASA/HST



C: Donald P. Waid



C: B. J. Fulton



C: SDSS



超新星爆発の規模

1572年にティコブラーエが観測した
超新星爆発の残骸（約400年が経過）

問題：超新星爆発が
広がる速度は？

約1014 km
（約10光年）

C: NASA/Chandra/MPIA



速度 = 距離／時間

距離：1014 km

時間：約400年 = 120,000日 
                        = 2,000,000 時間 (2 x 106)

速度 = 1014 / (2 x 106) = 5 x 107 km/時
        ~ 104 km/秒 

秒速１万km！



約１万km

C: NASA



現代天文学の超新星爆発

歴史上の超新星爆発

星は爆発している

肉眼で見えた銀河系内の超新星爆発

望遠鏡で銀河系外に
年間500天体以上発見されている

C: NASA/HST

C: NASA/Chandra/
MPIA



壮絶な星の最期
ー 超新星爆発 ー

•星は爆発している

•何が起きているのか？

•超新星爆発の「謎」



(C: Essay Web)

軽い星 赤色巨星
惑星状星雲

白色矮星

星間空間

重い星
赤色超巨星

超新星爆発
中性子星

ブラックホール図の大きさは天体の大きさと一致していません

約一千万年

* 太陽の10倍以上星の一生



水素 ヘリウム

約一千万年

図の大きさは天体の大きさと一致していません

炭素

酸素
ケイ素鉄



元素の周期表

http://www.bpc.edu/mathscience/chemistry/history_of_the_periodic_table.html

http://www.bpc.edu/mathscience/chemistry/history_of_the_periodic_table.html
http://www.bpc.edu/mathscience/chemistry/history_of_the_periodic_table.html


中性子星
「重力崩壊」
（１秒）

超新星爆発！



酸素・窒素

ケイ素
人間の体

超新星爆発

C: AAO

炭素



C: Rhys Taylor, Cardiff University 
(Planck mission)

宇宙の始まり 現在



C: NASA/HST

私たちはみな星の子です



C: Matthew Spinelli

ベテルギウス



水素 ヘリウム

図の大きさは天体の大きさと一致していません

炭素

酸素
ケイ素鉄

約一千万年

ベテルギウス

残り
約100万年！



万が一爆発したら。。。

−１０等星ぐらいになる
（半月の明るさ）

地球は滅亡しない

X線やガンマ線は大気で完全に吸収される
超新星の爆発放出物は届かない
    (１万年ぐらい遅れてくる)

太陽ほど大きくは見えない

２年間ぐらいは
肉眼で見える



オリオン座の運命
（今後１千万年）

C：田中雅臣



壮絶な星の最期
ー 超新星爆発 ー

•星は爆発している

•何が起きているのか？

•超新星爆発の「謎」



天文学の研究
理論と

コンピュータ
シミュレーション

観測的な研究

国立天文台
天文シミュレーションプロジェクト

スーパーコンピュータ
国立天文台
すばる望遠鏡



どうやって爆発するのか分からない！

超新星爆発の「謎」



中性子星
「重力崩壊」
（１秒）

超新星爆発！



However, there is also negative feedback in the deleptonization
during collapse (Liebendörfer et al. 2002). Smaller electron cap-
ture rates keep the electron fraction high, which then leads to an
increase of the free proton fraction and consequently to electron
captures after all. The resultant electron fraction turns out to be
not significantly different as we see below.

It is also noticeable that the mass fraction of alpha particles
differs substantially and the abundance of nuclei is slightly re-
duced in model SH. This difference of alpha abundances in the
two models persists during the collapse and even in the post-
bounce phase. The nuclear species appearing in the central core
during collapse are shown in the nuclear chart (Fig. 4). The
nuclei in model SH are always less neutron-rich than those in
model LS by more than several neutrons. This is also due to the
effect of the symmetry energy, which gives nuclei closer to the
stability line in model SH. The mass number reaches up to !80
and!100 at the central density of 1011 g cm"3 ( filled circles) and
1012 g cm"3 (open circles), respectively. In the current simula-

tions, the electron capture on nuclei is suppressed beyond N ¼
40 due to the simple prescription employed here and a difference
in species does not make any difference. However, results may
turn out differently when more realistic electron capture rates are
adopted (Hix et al. 2003). It would be interesting to see whether
the difference found in two EOSs leads to differences in central
cores using recent electron capture rates on nuclei (Langanke &
Martinez-Pinedo 2003). Further studies are necessary to discuss
the abundances of nuclei and the influence of more updated elec-
tron capture rates for the mixture of nuclear species beyond the
approximation of single species in the current EOSs.
The profiles of lepton fractions at bounce are shown in Fig-

ure 5. The central electron fraction in model SH is Ye ¼ 0:31,
which is slightly higher than Ye ¼ 0:29 in model LS. The central
lepton fractions including neutrinos for models SH and LS are
rather close to each other, being YL ¼ 0:36 and 0.35, respec-
tively. The difference of lepton fraction results in a different size

Fig. 3.—Mass fractions in the supernova cores as a function of baryon mass
coordinate at the time when the central density reaches 1011 g cm"3. Solid,
dashed, dotted, and dot-dashed lines show mass fractions of protons, neutrons,
nuclei, and alpha particles, respectively. The results for models SH and LS are
shown by thick and thin lines, respectively.

Fig. 4.—Nuclear species appearing in supernova cores plotted on the nuclear
chart. Stable nuclei and the neutron drip line (Horiguchi et al. 2000) are shown
by open square symbols and a dashed line, respectively. Nuclear species at the
center of the core are marked by filled circles (!c ¼ 1011 g cm"3) and open
circles (!c ¼ 1012 g cm"3). The results for models SH and LS are shown by
thick and thin lines, respectively.

Fig. 2.—Radial positions of shock waves in models SH (thick lines) and LS (thin lines) as a function of time after bounce. The evolution at early (left) and late (right)
times is shown. Small fluctuations in the curves are due to a numerical artifact in the procedure for determining the shock position from a limited number of grid points.

SUMIYOSHI ET AL.926 Vol. 629
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コンピュータシミュレーションの結果

１秒

失敗！



ドイツのグループの結果

http://www.rzg.mpg.de/visualisation/scientificdata/rzgprojects/type-ii-supernova-simulations

Marek & 
Janka (MPA)

http://www.rzg.mpg.de/visualisation/scientificdata/rzgprojects/type-ii-supernova-simulations
http://www.rzg.mpg.de/visualisation/scientificdata/rzgprojects/type-ii-supernova-simulations


Kotake & Iwakami http://www.jicfus.jp/jp/promotion/pr/mj/2011-1/

日本のグループの結果

固武 慶さん
（国立天文台）

http://www.jicfus.jp/jp/promotion/pr/mj/2011-1/
http://www.jicfus.jp/jp/promotion/pr/mj/2011-1/


超新星爆発が
どう起きるか分からない

元素の起源が分からない
人間のルーツが分からない



スーパーコンピュータに
乞うご期待



爆発する星の最期の瞬間が分からない！

超新星爆発の「謎」



水素 ヘリウム

図の大きさは天体の大きさと一致していません

炭素

酸素
ケイ素鉄

約一千万年

約一週間



元の星が
どうだったのか？

急速な膨張

爆発に気付いたときには
もう遅い！

爆発をいかに早く
見つけられるか？

中性子星
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超高頻度
超新星探査

KISS: 
Kiso supernova survey
東京大学木曽観測所
シュミット望遠鏡

KWFC

2deg x&2deg

5

広視野カメラKWFC



究極の間違い探し
ビフォー

1 度
アフター

ビフォー

アフター

超新星爆発
最初の1時間を探る



東京大学木曽観測所
シュミット望遠鏡

すばる望遠鏡

1m

8m

深宇宙での超新星探査へ



超新星爆発の「謎」
どうやって

爆発するのか？
どのような星が
爆発するのか？

大規模数値
シミュレーション

超高頻度
超新星探査

Iwakami et al. 
ApJ, 678, 1207



今後の研究に
ご期待ください

国立天文台
天文シミュレーションプロジェクト

スーパーコンピュータ
国立天文台
すばる望遠鏡



壮絶な星の最期
ー 超新星爆発 ー

•星は爆発している

•何が起きているのか？

•超新星爆発の「謎」



ありがとうございました

C: NASA/HST


