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概 要

超新星爆発とは大質量の恒星がその進化の最終段階で起こる現
象である。全体で 1053ergという莫大なエネルギーを放出すること
がわかっているが、その 99%をニュートリノが持ち出す。理論によ
り超新星爆発からのニュートリノの数は、超新星爆発の物理過程に
対応した時間構造を持つことが予測されている。そのため、ニュー
トリノの観測数の時間発展を調べることは、理論によって予測され
ている超新星爆発ニュートリノの時間構造を検証し、理論に対する
理解を深めることにつながる。しかし、ニュートリノを観測可能な
超新星爆発は 100年に数回しか起きないと考えられている。実際、
ニュートリノが観測された超新星爆発は 1987年以来起きていない。
観測の機会が稀なため、理論の違いがニュートリノの観測数に対し
て及ぼす影響を予め見積もっておく必要がある。また超新星爆発の
後に残る中性子星の質量も理論により計算されており、それはニュー
トリノの生成数に関係していると考えられている。そこで、本論文
ではまず超新星爆発が近傍で起こった時、大型水チェレンコフ検出
器であるスーパーカミオカンデ（SK)でのニュートリノ観測数を、
中性子星の質量に影響する物理量をパラメータとして見積もった。
さらにその観測数と理論から予想される中性子星の質量との関係を
報告する。
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1 Super-Kamiokande 検出器

Super-Kamiokande(以下 SK)検出器は、岐阜県飛騨市神岡町にある神
岡鉱山内の地下 1000メートルに建設された、総体積約 5万トンの水チェ
レンコフ検出器である。1996年 4月に観測を開始して以降、太陽ニュー
トリノや大気ニュートリノ、人工ニュートリノを観測し続け、ニュートリ
ノ振動の発見などの功績を残している。

図 1: スーパーカミオカンデ [1]

1.1 検出器概要

検出器は直径 39.9メートル、高さ 41.4メートルの円筒形水タンクとそ
の壁に設置された光電子増倍管 (photomultiplier)と呼ばれる約 13000本
の光センサーなどから構成されている。タンクは内水槽と外水槽に分け
られており、内水槽には 11129本の 20インチ光電子増倍管、外水槽には
1885本の 8インチ光電子増倍管が取り付けてある。内水槽の体積は 32000

トンで、光電面による被覆率は内水槽の表面積の 40%程である。また、光
電面以外には光の反射を抑えるブラックシートが張られており、光の反
射による事象再構成の精度の低下を避けている。外水槽の目的は宇宙線
ミューオンなどの荷電粒子を観測し、観測結果からバックグラウンドとし
て取り除くためである。外水槽は光の収集効率を上げるために白いタイ
ベックシートが貼られている。
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SKでは光電子増倍管の収集効率への影響を考えて、検出器を取り囲む
地磁気補償コイルを設置しており (図 2)、地磁気が 100mG以下になるよ
う打ち消されている。

図 2: タンクを取り囲む地磁気補償コイル

観測期間によって SKの性能が異なっており、観測開始から 2001年ま
でを SK-I、2002年から 2005年までを SK-II、2006年から 2008年までを
SK-III、2008年から 2018年までを SK-IVと呼ばれている。そして現在は
SK-Vとして運転中である。特に SK-IIでは光電子増倍管の破損事故のた
め、内水槽の光電子増倍管の数を半数の約 5200本で運転していた。

1.2 検出原理

チェレンコフ光とは、荷電粒子がある物質中を運動する時にその物質中
の光速よりも速く進む時に放出される光のことで、荷電粒子の進行方向に
対して円錐状に放射される。
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図 3: チェレンコフ光 (Wikipediaより)

荷電粒子とチェレンコフ光子のなす角を θ,物質中の屈折率をnとすると、

cos θ =
1

nβ
(1)

と書ける。ここでは、β=v/cである。| cos θ| ≤ 1であることを考えるこ
とで、

1
nv
c

≤ 1

1 ≤ nv

c
c

n
≤ v (2)

とチェレンコフ光の発生条件が求められる。また、エネルギー閾値は

E = γmc2

=
mc2√
1− β2

→ nmc2√
n2 − 1

(3)

となり、SKのメインターゲットである水の屈折率 n = 1.33を用いること
で、電子では 0.767MeV,ミュー粒子では 157.4MeVという閾値が得られ
る。この時、相対論的粒子の β～1を用いると、θは約 42度となり、SK

の中でチェレンコフ光の放出角がわかる。リング状に広がったチェレンコ
フ光を円錐状にたどることにより、事象の発生点や、発生時刻を再構成す
ることができる。
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図 4: 事象の再構成 [2]

次に、このチェレンコフ光の明るさを求める。電子が屈折率 nの物質中
を単位距離 dLだけ進んだ時に放出する、ある波長 λ1～λ2の間の光子数
dN によって

dN

dL
=

2πα

n
(
1

λ1
− 1

λ2
)(1− 1

n2β2
) (4)

(α～ 1
137は微細構造定数)。SKの光センサーの波長感度領域300nm～600nm

を用いると、放出される光子の数は 1cmあたり約 340個程であることが
わかる。仮に 10MeVの電子を仮定すると、10MeVの電子は水中を数 cm

程度しか走らないので、放出される光子の数は約 1000個程である。豆電
球を乾電池一本で光らせた時の光子数が大体 1018個であるのと比較する
と、随分と暗い光であることがわかる。

1.3 光電子増倍管

光電子増倍管とは SKを構成する光センサーのことで、光電効果を利用
して光を電気信号として取り出す光検出器である。フォトマルやPMTな
どと略されることもある。
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図 5: 20インチ光電子増倍管 [1]

SKの内水槽に用いられている PMTは、光電面の直径が 20インチの
大口径で光電面はバイアルカリ (Sb-K-Cs)で出来ている。有効波長領域
は 300nm～600nmで量子効率は 390nmの光に対して最大の 22%となる。
光電効果によって発生した光電子はダイノードで 107倍程度にまで増幅さ
れ、電気信号として取り出される。[3]

1.4 SK-Gdプロジェクト

SKには、超新星爆発ニュートリノを観測し、各天文台にアナウンスを
行うアラームとしての役割もある。アナウンスする内容は、超新星爆発の
発生そのものと超新星爆発の方向である。[4]現在の SKでも可能ではある
が、方向決定制度はあまり良くない。その理由は、超新星爆発が起こり、
SKでニュートリノが観測できた場合、最も多く観測できるのは逆ベータ
崩壊

p+ νe → n+ e+ (5)

からの陽電子であるが、逆ベータ崩壊は入射したニュートリノの方向情
報を保存しないため、超新星爆発の方向を光より速く決定するためには使
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用できない。しかし、超新星爆発ニュートリノで入射方向を保存する反応
は、電子の弾性散乱で逆ベータ崩壊の次に反応確率が高い。そこで、SK

では超新星爆発からのニュートリノが起こす反応のうち逆ベータ崩壊を識
別し取り除くことで、方向情報を持つ反応を取り出し、超新星爆発の方向
決定制度を上げる計画がある。これは SK-Gdプロジェクトと呼ばれ、SK

の超純水へGd2(SO4)3を 0.2%の濃度まで溶かするものである。
SK-Gdプロジェクトでは、Gd2(SO4)3を溶かすことにより、逆ベータ
崩壊で発生する中性子がGdに捕獲され、遅れて出たガンマ線からの信号
を同時に捉えてやることで、逆ベータ崩壊を識別する。これを同時遅延計
測という。

図 6: 同時遅延計測 [1]

SKにガドリニウムを溶かすに当たって、ガドリニウムが SKタンクに
対してどのような影響を与えるかの確認が必要となったため、EGADSと
いう試験タンクを用いて実証実験が行われていた。
実証実験の結果を受け、2018年の夏、SKではガドリニウムを溶かす準
備としてタンクの水を抜いての改装工事が行われた。現在ではその改修工
事は終了し、SK-Vとして運転中である。その間、EGADSが超新星爆発
探索の代替器として運転していたが、詳しくは付録にて紹介する。
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2 超新星爆発

超新星爆発とは大質量の恒星が最期に起こす天体現象である。突如とし
て明るい星が現れるため新しい星の誕生と間違えて「新星」と名付けられ
たという歴史がある。過去の文献にも超新星爆発が起こったと取れる記述
が残っている。また最近の理論予測から、我々の銀河内では百年に数回の
頻度でしか肉眼で観測できないと見積もりがされている。
爆発によって 1053 ergという膨大なエネルギーを放出するが、その 99%

はニュートリノ、1%は爆発の運動エネルギーとして放出される。そのた
め、超新星爆発のメカニズムの解明には爆発によって放出されるニュー
トリノの観測が不可欠である。現在ニュートリノの観測が行われた超新
星爆発は、1987Aと呼ばれる１件だけであり、SKの前身のカミオカンデ
はその観測をした検出器の一つである。SKの目的の一つにも超新星爆発
ニュートリノの観測があり、有効体積の広がった SKでは近傍で超新星爆
発が起こると、より多くのニュートリノ事象が観測されることが期待され
ている。

図 7: SN1987A爆発前 (右)と後 (左) [1]

2.1 星の進化過程

恒星は時間ともに状態が変化しているため、この時間発展のことを「進
化」と呼んでいる。恒星はその質量によって進化の進行具合が変化し、最
期の様子も大きく変わってくる。この節では恒星の進化と質量の関係を説
明する。
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2.1.1 原始星

恒星は、分子雲コアと呼ばれる星間ガス内の密度が高い領域が自己重力
によって収縮するところから始まる。重力によって、密度が高い領域に周
りの物質が次第に吸収されていき、コアは大きくなっていく。この時、吸
収された物質が落下する時の運動エネルギーは熱エネルギーへと変換さ
れ、中心温度が上昇していく。星の質量MがM < 0.08M⊙(M⊙は太陽質
量)の時はこの時の熱によって生じる内部圧力によって収縮が支えられる
ようになり、進化が止まり恒星とはならない。

2.1.2 水素燃焼過程

M > 0.08M⊙ の質量を持つ星は、中心温度が 107[K]程度にまで上昇
し、水素燃焼の核融合反応が始まり、自己重力と釣り合う内部圧力を生じ
させる。
核融合反応が始まった直後は、ppチェインと呼ばれる一連の水素燃焼
反応が支配的であり、以下の反応が起こる。

1H+1 H → 2H+ e+ + νe (6)

2H+ p → 3He + γ (7)

さらにここから温度によって支配的な反応を変えながら、３つの反応に
分岐する。温度が低い場合には、pp Iと呼ばれる以下の反応が支配的に
なり、

3He +3 He → 4He + 2p (8)

温度が高くなるにつれて pp IIや pp IIIと呼ばれる反応が重要になって
くる。pp IIと pp IIIではまず共通で以下の反応

3He +4 He → 7Be + γ (9)

によって 7Beが生成され、それぞれ以下のように反応が進行する。

(ppII)

7Be + e− → 7Li + νe (10)

7Li + p → 4He +4 He (11)
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(ppIII)

7Be + p → 8B+ γ (12)

8B → 8Be + e+ + ν (13)

8Be → 4He +4 He (14)

下図は ppチェインの分岐を表している。

図 8: ppチェインの分岐

さらに温度が上がり、1.5× 107Kを越すと、CNOサイクルと呼ばれる
反応が主な水素燃焼過程となる。CNOサイクルでは、以下のように炭素
(C)、窒素 (N)、酸素 (O)を触媒として陽子４つからヘリウムを生成する。

12C+ p → 13N+ γ (15)

13N → 13C+ e+ + νe (16)

13C+ p → 14N+ γ (17)

14N+ p → 15O+ γ (18)

15O → 15N+ e+ + νe (19)

15N+ p → 12C+4 He (20)

式 (19)　また分岐として以下の反応があり、

15N+ p → 16O+ γ (21)

16O+ p → 17F + γ (22)

17F → 17O+ e+ + νe (23)

17O+ p → 14N+4 He (24)
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温度が高いほど (20)～(23)　の分岐が起きるようになる。CNOサイク
ルは太陽より質量が大きな恒星では主なエネルギー生成過程であると言わ
れているが、サイクルが始まるためには初めから炭素や酸素原子が必要と
なるので、宇宙初期にできた恒星にはこの反応は起こらず、それらが起こ
した超新星爆発によって星間物質に炭素原子が含まれるようになってから
起こるようになった反応だと考えられる。下にCNOサイクルのイメージ
を表す。

図 9: CNOサイクルのイメージ

質量がM < 0.46M⊙の恒星では、できたヘリウムを核融合できるほど
中心温度が上がらないので、水素燃焼が終わり白色矮星として進化を終
える。

2.1.3 ヘリウム燃焼過程

質量がM > 0.46M⊙の恒星では、水素燃焼過程は縮退圧を迎える前に
完了し、再び重力収縮が始まる。収縮が進み中心温度が約 1億 Kを超え
たところで、ヘリウムの燃焼が始まる。主な反応は以下の反応で、これに
より恒星の中心部に炭素や酸素が生成される。
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34He → 12C (25)

12C+4 He → 16O+ γ (26)

この時、いわゆる「殻」に当たる水素の層はまだ核融合しているため、
恒星は膨張し赤色巨星と呼ばれる状態になる。M < 2M⊙の恒星では、ヘ
リウム核が縮退圧によって支えられた状態で赤色巨星となるため、殻の燃
焼によって生成されたヘリウムがさらに降り積もり、収縮によって温度が
上昇するためヘリウムの燃焼が始まる。しかし、縮退圧によって支えられ
ているために膨張が起こらず、温度が上昇し続けヘリウムフラッシュと呼
ばれているヘリウム燃焼の暴走が起きる。燃焼の暴走は中心温度が上昇
し、縮退が解けることによって正常な燃焼に戻る。
M < 4M⊙までの恒星はヘリウムの燃焼までで核融合が止まり、白色矮
星となる。

2.1.4 重原素燃焼過程

M > 4M⊙ではヘリウム燃焼までが非縮退圧下で進む。以降は縮退圧を
迎えるまで元素合成が進んでいく。
4M⊙ ≤ M ≤ 8M⊙ では炭素、酸素のコアができた時点で、縮退圧に
よって支えられるようになる。この時ヘリウムフラッシュと同様の原理で
核融合が再開されるが、ヘリウムの時と違い縮退が解けることなく暴走し
たまま燃焼が起こりそのエネルギーによって星は爆発してしまう。これは
核爆発型超新星爆発と呼ばれる。
8M⊙ ≤ M ≤ 12M⊙ではネオン、マグネシウムの核ができるまで核融
合が進み、M > 12M⊙の恒星では鉄元素まで生成される。鉄元素が最も
安定な元素であるためにこれ以上の核融合反応が起きない。これらの星は
以降に述べる重力崩壊型超新星爆発を起こす。
これらの過程を経て恒星は進化していき恒星内部は鉄をコアにした玉ね
ぎのような構造になっている。
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図 10: 恒星内部のイメージ (宇宙航空研究開発機構（JAXA）提供)
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図 11: 恒星の質量とその最期 (『恒星 (シリーズ現代の天文学)より』)

2.2 超新星爆発の種類

超新星爆発の種類は大きく分けると「核爆発型」と「重力崩壊型」の二
つに分けられる。核爆発型は白色矮星に外部から物質が降着するするな
どして炭素の核の燃焼が始まることで爆発が起こり、爆発が起こる質量を
チャンドラセカール限界と呼び約 1.4M⊙である。この爆発でニュートリ
ノが持ち出すエネルギーは 1049ergと言われているので観測は難しい。一
方重力崩壊型の場合は 1053ergのエネルギーが発生するのでニュートリノ
を観測することができる。これらはさらにスペクトルの特徴などからさら
に細分化される。
まず、爆発のスペクトルに水素の吸収線が現れないものが I型、現れた

ものが II型に分類される。その後、I型の内ケイ素の吸収線があるものが
Ia型に分類される。ケイ素の吸収線が出なかったものはさらにヘリウムの
吸収線の有無によって、有るものが Ib型、ないものが Ic型に分類される。
これらは Ia型が核爆発型に、残り全てが重力崩壊型に分類される。重

力崩壊型の分類が多岐にわたる理由は、超新星爆発を起こすまでの間に恒
星風という表面から吹き出すガスの流れによって外層の元素を放出し切っ
たものが存在するためである。本論文では以降、発生するエネルギーの関
係から超新星爆発は重力崩壊型の方を指すこととする。
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超新星：４つのタイプ
水素

ケイ素

ヘリウム

II型

I型 なし あり

あり

Ia型
Ib型 Ic型

あり

なし

なし「核爆発型」
超新星

「重力崩壊型」
超新星

「重力崩壊型」超新星「重力崩壊型」超新星

図 12: 超新星爆発の種類 (田中雅臣さん講義資料より)

2.3 超新星爆発の爆発過程

鉄コアが生成されてから爆発を起こすまでをニュートリノの起こす反応
とともに説明していく。また衝撃波発生以降は衝撃波発生時刻を t = 0と
してタイムスケールを記載しておく。[5, 6] まず以下に爆発の過程に起き
るニュートリノ反応を示す。(式 27～34)

e−A(N,Z) ⇆ νeA(N + 1, Z − 1) (27)

e−p ⇆ νen (28)

e+n ⇆ νep (29)

e−e+ ⇆ νν (30)

νA → νA (31)

νp → νp (32)

νn → νn (33)

νe− → νe− (34)
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2.3.1 重力崩壊の開始

鉄コアの質量がチャンドラセカール限界を超えると (27)式のような電
子捕獲反応や、以下に示す吸熱反応の光分解反応によって重力的に不安定
となり崩壊が始まる。

56Fe → 134He + 4n− 124.4MeV (35)

4He → 2p+ 2n+−28.3MeV (36)

2.3.2 ニュートリノの閉じ込め

重力崩壊によって中心部の密度が高くなっていき、密度が 3×1010g/cm3

を超えるとニュートリノの平均自由行程が短くなりコヒーレント散乱 (31)

式を起こすようになる。その結果、電子捕獲で放出されたニュートリノが
出られなくなる領域ができる。この現象をニュートリノトラッピングと呼
び、核がニュートリノに対して透明な部分と不透明な部分とに分かれる境
目のことをニュートリノ球と呼ぶ。
この時、ニュートリノも縮退し始めるため、電子捕獲反応に歯止めがか
かる。

2.3.3 衝撃波の発生 (t = 0)

電子捕獲反応が抑制されたことによって核は原子核と核子が混在した
まま収縮していく。そして核の密度が原子核程度 (～1014g/cm3)を超える
と、核力の斥力部分によって核が支えられるようになるため急激に硬くな
り収縮が止まる。この時に、中心付近の核は音速程度の伝搬時間で収縮が
止まり跳ね返るが、それより外部の核は超音速で降ってくるために跳ね返
り外向きに衝撃波を発生させる。

2.3.4 中性子化バースト (t ≲ 10ms)

発生した衝撃波は周囲の原子核を核子に分解しながら伝搬していく。電
子の捕獲反応の断面積は原子核よりも核子の方が大きいので、衝撃波が通
過した領域では (28)式の電子捕獲反応が急激に進行し大量の νeが生成さ
れる。ニュートリノ球の内部でこの反応が起きた時は生成されたニュート
リノは外に出られないが、ニュートリノ球の外側で生成されたニュートリ
ノは自由にとびだしていくので大量の電子ニュートリノがコアの外へ飛び
出していく。これを中性子化バーストと呼び衝撃波の伝搬時間に相当する
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10ms程度継続する。またこの時に放出されるエネルギーは 1051erg程度
である。この時のコアが原始中性子星となる。

2.3.5 降着フェーズ (t = 10ms～1s)

原子核の分解やニュートリノ放出などによって、衝撃波はエネルギー
を失ってしまい星の表面まで到達できず停滞してしまう。停滞する前の衝
撃波が通過した後の物質は核子・電子対からなり、核子による (陽)電子
捕獲反応 (28)式、(29)式及び電子の対消滅反応 (30)式から６種類すべて
のニュートリノが生成される。また衝撃波背後の物質は、降着物質とし
てゆっくりと原始中性子星に降り積もり、解放した重力エネルギーを熱エ
ネルギーに変換することで原始中性子星を加熱していく。この時ニュー
トリノが持ち出すエネルギーは原始中性子星の質量と半径を使って E～
GM2/Rで計算でき、合計で～1053ergのエネルギーを 100ms～1sのオー
ダーで持ち出していく。現在では、このニュートリノによって衝撃波にエ
ネルギーが供給され、停滞していた衝撃波は復活すると考えられている。

2.3.6 原始中性子星の冷却 (t = 1s～10s)

衝撃波の復活によって降着物質がなくなったため原始中性子星へのエ
ネルギー供給がなくなり原始中性子星の加熱も止まる。原始中性子星内
部のニュートリノは～10sのオーダーでゆっくり拡散して原始中性子星か
ら熱エネルギーとレプトン数を持ち出していき原始中性子星は次第に冷
却されていく。この時のニュートリノによって持ち出されるエネルギーは
オーダーで～1053ergで、ニュートリノの放出数は温度の低下に伴い徐々
に減少していく。ニュートリノのエネルギーは降着フェーズと同様にE～
GM2/Rと書け、冷却以外の物理過程が乏しいため中性子星の質量が大き
く影響していると考えられる。

2.3.7 超新星爆発 (t <数時間)

復活した衝撃波は、そのままコア表面まで達したあと外層を伝播して外
層を吹き飛ばしてしまう。外層は温度・密度ともに低いため、衝撃波は衰
えることなく進むことができる。外層表面に達したあとに電磁波での観測
が可能となるので、中心から外層表面までの距離が 107～109km程度であ
ることから、重力崩壊が始まってから光り始めるまで数時間の遅れがある
と考えられている。

以上の過程を経て超新星爆発は起きるため超新星爆発ニュートリノには時
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間構造があると考えられており、発生したエネルギーの大部分を６種類す
べてのニュートリノが持ち出していく。
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3 超新星ニュートリノの見積もり

先に述べた超新星爆発のメカニズムはあくまで定説であり、実際のとこ
ろ完全にメカニズムを説明した理論はまだ存在していない。その理由の一
つにニュートリノを観測できた超新星爆発が少ないことが挙げられる。た
だし、ニュートリノを観測できる超新星爆発とは近傍銀河程度の近さにあ
る星が起こすものなので、期待値として 100年に数回である。そこで次に
観測できた超新星ニュートリノからスムーズにメカニズムを決定するため
に、あらかじめパラメータになりうる値を設定して、観測できるニュート
リノの数やエネルギーを見積もっておき、実際の観測結果と比較できるよ
うに準備しておく必要がある。
今回の計算では、パラメータとして中性子星の質量と関係する親星の質
量と、コアバウンスによって生じた衝撃波が停滞から復活する時刻を用い
る。また、密度が原子核程度 (～1014g/cm3)の中性子星が従う状態方程式
が別の観測によってすでに決定されているとして、中性子星の質量との関
係も考える。中性子星が超新星爆発からできるということは実験的には確
認されていないため、観測数から中性子星の質量の見積もりを可能にする
ことは超新星爆発と中性子星の直接的な関係を示す助けになることが期待
される。この章ではその見積もりの結果と結果からモデルを類推できるか
の検証を報告する。

3.1 使用する理論モデル

今回の見積もりの計算に使用させていただいた理論モデルは、

http://asphwww.ph.noda.tus.ac.jp/snn/index.html

に掲載されている九州大学 基幹教育院 自然科学理論系部門の中里健一郎
さんが作ったものである [7]。内容は超新星爆発によって生成するニュート
リノについてある時刻、エネルギー幅に存在する単位エネルギーあたりの
ニュートリノの数とルミノシティのデータがまとめられている。ニュート
リノは νe、νe、νx(= (νµ+ νµ+ ντ + ντ )/4) の３種類に分けて保存されて
いる。データの作成において使用した状態方程式は Shen et al. (1998a [8],

1998b [9])に掲載されているものである。モデル作成において、親星の質
量から恒星の進化計算に基づき恒星の密度分布とコアの質量を求め、衝撃
波復活時間により質量降着の起こる時間を決定している。冷却フェーズで
は、原始中性子星のなかに捕らわれていたニュートリノが拡散によってど
のように放出されていくかを、その内部状態の時間進化を考察することに
より計算している。図 13に中里モデルによる数フラックスを示す。
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図 13: 中里モデルによる数フラックス [7]

3.2 シミュレーションの内容

実際にシミュレーションに使った式の説明をしていく。SKで観測される
超新星ニュートリノの 90%を占める逆ベータ崩壊を例に流れを見ていく。
まず、モデルによって計算されたニュートリノのエネルギーから逆ベータ
崩壊によって生成される陽電子のエネルギーを計算する。逆ベータ崩壊
の式

p+ νe → n+ e+ (37)

より、陽子と中性子の静止質量差ぶんだけ陽電子のエネルギーはニュート
リノより低く出るので、単純に

Ee+ = Eνe −∆M (38)

∆M = 1.29[MeV ] (39)

22



とする。ある時刻での観測数をN(t)とすると、

N(t) =

80∑
Ee+=thr

(ptarget×
∆Nνe(t)

∆Eν
× 1

4πr2
×σ(Eνe)×Ebin×Tbin) (40)

によって計算できる。ここで、ptargetは逆ベータ崩壊のターゲットとなる水
素原子核の数なので、超新星爆発時に解析に使用するSKの体積 (32.48kton)

より

ptarget = 32.48× 103 × 103 × 103 ÷ 18× 6.02× 1023 × 2 (41)

と書ける。∆Nνe (t)
∆E はある時刻に、単位エネルギーあたりに生成される

ニュートリノの数で、理論データから計算する。データにはある時刻、あ
るエネルギー幅に該当するニュートリノの数とルミノシティの値があるの
で、時間幅 ti−1 < t < ti(sec)、エネルギー幅Ej−1 < E < Ej(MeV )に該
当する (t, E)に置いて、

nlow(ti) =
∆Nνej−1(ti)

∆Ej−1
(42)

nhigh(ti) =
∆Nνej(ti)

∆Ej
(43)

Elow(ti) =

∆Nνej−1(ti)
∆Ej−1

∆Lνej−1(ti)
∆Ej−1

(44)

Ehigh(ti) =

∆Nνej(ti)
∆Ej

∆Lνej(ti)
∆Ej

(45)

と定義しておく。

n0 =
nhigh(ti−1)− nlow(ti−1)

Ehigh(ti−1)− Elow(ti−1)
× (E − Elow(ti−1)) + nlow(ti−1)(46)

n1 =
nhigh(ti)− nlow(ti)

Ehigh(ti)− Elow(ti)
× (E − Elow(ti)) + nlow(ti) (47)

∆Nνe(t)

∆E
=

n1 − n0

ti+1 − ti
× (t− ti) + n0 (48)

によって求められる。そこから地球 (SK)に届くまでにニュートリノが球
状に拡散すると考え地球までの距離 rを使って 1/4πr2 の因子をかける。
σ(Eν)は全断面積の事で、
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σ(Eνe)

d cos θ
=

σ0
2
[(f2+3g2)+(f2−g2)v(1)e cos θ]E(1)

e p(1)e − σ0γ

2M
E(0)

e p(0)e (49)

を積分することで計算できる [10]。ここで、Mは核子の質量の平均、f

はベクトル結合定数、gは軸性ベクトル結合定数でありそれぞれ f=1.0、
g=1.26である。
σ0は内部輻射補正を含む規格化定数で、

σ0 = Gf2 cos
2 θc(1 + ∆R

inner)

πhc2
× 10−26 (50)

で表される。Gfはフェルミ結合定数であり、Gf = 1.16637×10−5GeV −2、
∆R

innerは内部輻射補正規格化定数であり～0.024、θcはカビボ角で=0.974

である。Eνeは反電子ニュートリノのエネルギー、Ee, pe, veはそれぞれ陽
電子のエネルギー、運動量、速度で添え字の (i)は第 i近似を表す。これ
らは核子の質量差 (∆ = mn −mp))を用いて以下のように表せる。

E(0)
e = Eνe −∆ (51)

E(1)
e = E(0)

e (1− Eνe

M
(1− v(0)e cos θ))− y2

M
(52)

p(i)e =

√
(E

(i)
e )2 −m2

e (53)

v(i)e =
p
(i)
e

E
(i)
e

(54)

yは中性子、陽子、電子の質量から決まる定数で、

y2 =
∆2 −m2

e

2
(55)

である。γの計算式は以下の通りで、

γ = 2× (f + f2)× g × ((2Ee+0 +∆M)× (1− ve0 cos θ)−
M2

e

Ee+0

)

+ (f2 + g2)× (∆M × (1 + ve cos θ) +
M2

e

Ee+0

)

+ (f2 + 3g2)((Ee+0
+∆M)(1− 1

ve+
cos θ)−∆M)

+ (f2 − g2)((Ee+0
+∆M)(1− cos θ

ve+
)−∆M)ve+ cos θ (56)

によって計算する。f2 = µp − µn = 3.706である。この微分反応断面積を
cos θで積分することで全反応断面積を求める。
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Ebin,Tbinはそれぞれエネルギーと時間のビン幅で今回はそれぞれ0.01MeV、
0.01sで計算している。時間とイベント数のグラフはこの N(t)の値を使
う。全イベント数の計算は、N(t)を全時間 0～20sの総和をとることで計
算する。時間幅が 10msごとなので、

N =

2000∑
0

N(t) (57)

として全イベント数を計算している。

3.3 結果

ここからは実際の計算結果を報告する。今回の計算は逆ベータ崩壊を起
こす反電子ニュートリノに絞っているため、検出数は反電子ニュートリノ
のみの結果である。まず衝撃波復活時間による比較を見ていく。

sec
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20

ev
en

t

1−10

1

10

210

mass:13Msun revive:100ms

mass:13Msun revive:200ms

mass:13Msun revive:300ms

図 14: M = 13M⊙の時の衝撃波復活時間の比較
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sec
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1

ev
en

t

1−10

1

10

210

mass:13Msun revive:100ms

mass:13Msun revive:200ms

mass:13Msun revive:300ms

図 15: early phase(0～
1s) での観測数時間発展
(event/10ms)

sec
2 4 6 8 10 12 14 16 18 20

ev
en

t

210

310
mass:13Msun revive:100ms

mass:13Msun revive:200ms

mass:13Msun revive:300ms

図 16: late phase(1～20s)で
の観測数時間発展 (event/1s)

図 14～16が結果で、親星の質量が 13M⊙の場合である。その他の質量の
結果は付録の図 24～32に掲載している。ヒストグラムの黒が 100ms、赤が
200ms、緑が 300msでの計算結果であり、全範囲 (0～20s)、early phase(0

～1s)、late phase(1～20s)の図を載せている。グラフは横軸が時間 (単位
sec)、縦軸が観測数 (単位 1/時間)となっており late phaseだけ 1/1s、他
は 1/10msとしている。超新星爆発までの距離は 銀河中心 (10kpc)を用い
て計算した。early phaseでは立ち上がりに衝撃波復活時間による差はな
いが、観測数が減り始める時刻が変化している。late phaseでは衝撃波復
活時間が遅いほど、同じ時刻での観測数が多くなっている。early phaseに
おける観測数が減少する時刻の違いは、降着物質の量の違いであると考え
られる。降着フェーズでは降着物質が解放する重力エネルギーがニュート
リノのエネルギーとなる。衝撃波の復活は降着フェーズが終了し、降着物
質がなくなることを意味するので、ニュートリノのエネルギーが減少し、
それに合わせて観測数も減少していく。late phaseでは単調に減少してい
るが、これは中性子星への降着が止み、中性子星の加熱が終わることで、
ゆっくりと冷却されていくからである。中性子星の熱量は、ニュートリノ
の形で持ち出されるのでニュートリノの観測数の時間変化として表れる。
この時のニュートリノのエネルギーは、解放される中性子星の重力束縛
エネルギーに対応するので、E～GM2/Rで計算できる。そのため、lata

phaseには中性子星の質量の違いが表れていると考えられる。
次に衝撃波復活時間を固定して親星の質量による違いを比較する。
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図 17: 衝撃波復活時間 300msの時の親星の質量による比較
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図 18: early phase(0～
1s) での観測数時間発展
(event/10ms)
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mass:50Msun revive:300ms

図 19: late phase(1～20s)で
の観測数時間発展 (event/1s)

図 17～19までの図が質量を変化させた時の結果である。衝撃波復活時
間が 300msのものを代表で掲載し、残りは付録に図 33～38として掲載し
ている。縦軸や横軸、超新星爆発までの距離は先ほどまでと同様で、それ
ぞれ衝撃波復活時間を 300ms、200ms、100msに固定した時の図である。
先ほどと同様に一つの条件に全範囲、early phase(0～1s)、late phase(～
20s)の図を掲載している。
early phaseでは親星の質量と観測数の増加が線形で対応していない。
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これは観測数の違いが物質降着のレートの違いを反映していると考えら
れる。降着レートは恒星内部の密度分布に依存するため、親星の質量が大
きいほど降着物質は多くなる。しかし、対流などの影響でも降着レートが
変化することがわかっているため、親星の質量と全く同じ大小関係は取ら
ない。
early phaseは様々な物理過程が存在し複雑になっているため、SKでの
観測数からパラメータの値を一意に決定することは難しい。そこで冷却
フェーズが主な late phaseに注目することで、観測数と中性子星の質量と
の間にどのような関係式が成り立つかを調べる。どの程度の親星、衝撃波
復活時間からどれくらいの中性子星が生成されるかは理論によって計算さ
れており、以下に今回の計算に関係する量を表にまとめておく (表 1)。

表 1: 初期条件と中性子星の質量の関係
親星の質量 (M⊙) 復活時間 (ms) 中性子星の質量 (M⊙)

13 100 1.50

13 200 1.59

13 300 1.64

20 100 1.47

20 200 1.54

20 300 1.57

30 100 1.62

30 200 1.83

30 300 1.98

50 100 1.67

50 200 1.79

50 300 1.87

中性子星の質量と late phaseの観測数との間の相関を調べ得るため、ま
ず中性子星の質量と観測数の時間積分との相関係数を計算する。最適な積
分時間を決定するために、積分時間と相関係数を図 20にプロットする。
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図 20: 積分時間と相関係数の関係

横軸の積分時間は、時刻 20sから何秒戻ったかを表しており、例えば
t=5sは 20sから 5s戻った 15～20sの範囲で観測数を積分したという意味
である。ニュートリノのエネルギーがE～GM2/Rで表せることを考える
と、線形ではなく２次関数で対応するはずである。その理由はまだ分から
ないが、ルミノシティが質量に比例するために観測数では質量の項が一つ
キャンセルされて１次の相関を持つことや、時間発展を時間が無限大にな
るまで計算してやると質量の２次に比例するようになる、などの可能性が
考えられ今後の研究で確認する。積分範囲が最大となった時に相関が低下
するのは積分範囲に early phaseを含むからで、early phaseでは冷却のよ
うな単純な物理ではなく、核密度程度の状態方程式や対流などの現象が関
係してくるため、単純な比例関係からはずれる。
次に中性子星の質量と観測数の合計をプロットし、１次関数でフィット
する。(図 21)
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図 21: 中性子星の質量と観測数の比較 (時間幅 10s)

図 21は積分時間 10sのデータを用いたもので、フィット関数は、y =

481x− 432となった。ここから、観測数のエラーをガウス分布で仮定し、
フィット関数に 1σ のエラーの値を代入することで観測数から見積もる中
性子星の質量にエラーをつける。相関係数の時と同様に積分時間とエラー
の大きさでプロットする。(図 22)
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図 22: 積分時間と中性子星の質量の誤差 (m=1.4 M⊙)

図 22は中性子星の質量が 1.4M⊙の時ものである。積分範囲が広がれば
質量の誤差は小さくなるが、相関関係は積分範囲が広がると小さくなるた
め、質量の誤差は 2.5%未満となる t=10sで評価することとする。
最後に SKで観測できる全イベント数を超新星爆発までの距離の関数と
して計算する。全イベント数は時間発展のヒストグラムを時間で積分する
ことにより計算した。
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図 23: 超新星爆発までの距離と観測できる総イベント数の比較 (質量
=13M⊙)

超新星爆発が期待されるベテルギウス (200pc)と、銀河中心 (10kpc)を
抜き出して表 2にまとめると、

表 2: 初期条件ごとの観測数

親星の質量 (M⊙) 復活時間 (ms) 　距離 200pc(個×106) 距離 10kpc(個)

13 100 7.60 3039.76

13 200 9.09 3634.49

13 300 10.46 4182.56

20 100 7.17 2866.56

20 200 8.28 3310.19

20 300 9.07 3629.53

30 100 9.40 3759.18

30 200 13.58 5433.07

30 300 17.80 7119.83

50 100 9.37 3747.85

50 200 12.01 4803.86

50 300 14.54 5815.33
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モデルにもよるが、およそベテルギウス (200pc) で ～107、銀河中心
(10kpc)で～103イベントの観測が期待できる。モデル間の観測数の違い
は、時間発展同様に中性子星の質量による。
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4 まとめ

今回のシミュレーションで中里モデルを使用し、中性子星の質量に影響
する親星の質量、衝撃波復活時間の値を変えて SKでの観測数の時間発展
の変化を確認した。計算結果からから early phaseでは衝撃波復活時間と
親星の質量の違いが表れているが、物理過程が複雑なために観測数からパ
ラメータを決定することは難しいことがわかった。そこで、冷却フェーズ
が主となる late phaseに注目することで、超新星爆発によって生成された
中性子星の質量が観測数から推定することが可能であることを示した。
SKでの観測数から中性子星の質量を見積もるために、late phaseの観

測数の積分量と中性子星の質量との相関を調べ、中性子星の質量と観測数
を一次関数で近似することで SKの観測数と中性子星の質量との関係式を
導いた。観測数の積分幅は、中性子星の質量と観測数の積分量との相関係
数と質量誤差から最適な積分幅を見積もっている。これにより、実際の観
測が行われた際に、スムーズに中性子星の質量を決定でき、超新星爆発と
中性子星の直接的な関係を示す手助けになることが期待される。相関につ
いては、観測数が、中性子星の質量に対して２次ではなく１次の相関を持
つという予想と異なる点もあったため、今後の研究で調査していく。
今回の計算では理論データの計算に用いた状態方程式がわかっているも
のとして計算したため、中性子星の質量には理論計算による誤差や状態方
程式の理論による違いは考えていない。そのため、様々な状態方程式を用
いて同様の見積もりを行うことで、より根本の理論の比較もできるように
していくことも今後の課題と考えている。
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A その他のパラメータのグラフ
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図 24: M = 20M⊙の時の衝撃波復活時間の比較
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図 25: early phase(0～
1s) での観測数時間発展
(event/10ms)
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図 26: late phase(1～20s)で
の観測数時間発展 (event/1s)
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図 27: M = 30M⊙の時の衝撃波復活時間の比較
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図 28: early phase(0～
1s) での観測数時間発展
(event/10ms)

sec
2 4 6 8 10 12 14 16 18 20

ev
en

t

210

310
mass:30Msun revive:100ms

mass:30Msun revive:200ms

mass:30Msun revive:300ms

図 29: late phase(1～20s)で
の観測数時間発展 (event/1s)
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図 30: M = 50M⊙の時の衝撃波復活時間の比較
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図 31: early phase(0～
1s) での観測数時間発展
(event/10ms)
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図 32: late phase(1～20s)で
の観測数時間発展 (event/1s)
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図 33: 衝撃波復活時間 200msの時の親星の質量による比較
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図 34: early phase(0～
1s) での観測数時間発展
(event/10ms)
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図 35: late phase(1～20s)で
の観測数時間発展 (event/1s)
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図 36: 衝撃波復活時間 100msの時の親星の質量による比較

sec
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1

ev
en

t

1−10

1

10

210

mass:13Msun revive:100ms

mass:20Msun revive:100ms

mass:30Msun revive:100ms

mass:50Msun revive:100ms

図 37: early phase(0～
1s) での観測数時間発展
(event/10ms)
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図 38: late phase(1～20s)で
の観測数時間発展 (event/1s)
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図 39: 超新星爆発までの距離と観測できる総イベント数の比較 (衝撃波復
活時間=300ms)
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図 40: 超新星爆発までの距離と観測できる総イベント数の比較 (衝撃波復
活時間=200ms)
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図 41: 超新星爆発までの距離と観測できる総イベント数の比較 (衝撃波復
活時間=100ms)
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図 42: 超新星爆発までの距離と観測できる総イベント数の比較 (質量
=20M⊙)
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図 43: 超新星爆発までの距離と観測できる総イベント数の比較 (質量
=30M⊙)
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図 44: 超新星爆発までの距離と観測できる総イベント数の比較 (質量
=50M⊙)
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図 45: 積分時間と中性子星の質量の誤差 (m=2.0 M⊙)

図 46: 中性子星の質量 (バリオン質量)と観測数への 1次 (赤)と 2次 (青)

でのフィット
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図 47: 中性子星の質量 (重力質量)と観測数への 1次 (赤)と 2次 (青)での
フィット

図 48: 中性子星の質量 (バリオン質量と重力質量の差)と観測数への 1次
(赤)と 2次 (青)でのフィット
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図 49: 中性子星の質量 (バリオン質量)と観測数への ax(赤)と ax2(青)で
のフィット

図 50: 中性子星の質量 (重力質量)と観測数への ax(赤)と ax2(青)での
フィット
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図 51: 中性子星の質量 (バリオン質量と重力質量の差)と観測数へのax(赤)

と ax2(青)でのフィット

図 52: 中性子星の質量 (バリオン質量)と観測数 (5～10s)への 1次 (赤)と
2次 (青)でのフィット
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B EGAD検出器

EGADS検出器とは、SKと同じ神岡鉱山内にある水チェレンコフ検出
器である。当初の目的は、Gd2(SO4)3を溶かすことによる SKへの影響を
確認するR&Dを行うことであった [11]。

B.1 検出器概要

EGADS検出器は直径、高さが約 6mの円筒形水チェレンコフ検出器で
ある。総体積 200トン、PMTの数は 240本の「ミニスーパーカミオカン
デ」とも呼べる検出器になっている。加えるガドリニウムは質量濃度で
0.1%(Gd2(SO4)3では 0.2%)である。実験の目的としては

• 純水の透過率に与える影響

• Gd2(SO4)3の腐食性の評価

• Gd2(SO4)3の導入及び除去方法の確立

• 環境中性子や放射性バックグラウンドの評価

• 人工中性子源を用いた検出効率の評価

である。
これらの確認が完了したため、SKではGd2(SO4)3の導入が決定し、そ
のためのタンク改修工事が 2018年の夏に行われた。ベテルギウス (200pc)

で超新星爆発が起きた場合は EGADS検出器でも数万のニュートリノ事
象を観測可能なため、改修中の超新星爆発ニュートリノの探索の代替機と
して稼働していた。

47



図 53: EGADS検出器 [1]

B.2 検出器較正

水チェレンコフ検出器はPMTによって得た時間情報と電荷情報によっ
てニュートリノが起こした相互作用を再構成する。特に時間情報は事象
の発生点を再構成する時に必要なため、チェレンコフ光が反応点から発
生し各PMTに届くまでの時間以外は全てのPMTで揃っている必要があ
る。[12] 実際の観測においてズレとして働くものの一つとして、電荷毎の
応答時間の違いがある。これは電荷毎に閾値をこえるタイミングが違うこ
とに関係しておりこのことを time-walkと呼ぶ。time-walkのイメージを
図 54に載せる。
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図 54: time-walk

そこで time-walkによるズレを補正するのが、TQ補正である。TQ補
正では、PMT毎にT(時間)とQ(電荷)の分布を作成し、７次関数でフィッ
トを行うことでTとQの関係式を得る。TとQの分布のことをTQ分布
と呼び、ある PMTの例を図 55に載せる。
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図 55: ある PMTの TQ分布の例 (補正前)

TQ分布の横軸は電荷で、1 ∼ 50binが線形 (0 ∼ 10pC)、50bin以降が
対数となっている。各ビンの幅は式 58に示す。今後 TQ分布の横軸はビ
ンの番号 (Qbin)で示す。縦軸は応答時間だが、データ収集の関係で数字
の小さい方が応答時間が遅く、大きい方が早くなっている。

∆Qbin =

{
0.2pC (1 ≤ Qbin ≤ 50)

10
Qbin
50 − 10

Qbin−1
50 (51 ≤ Qbin ≤ 170)

(58)

検出器較正を行うにあたって、光源にレーザーダイオード (LD)を用い
る。LDの光はタンクの中心に取り付けられた拡散球へ放射され、拡散球
によって全方位へ同時 (誤差 0.2ns以内)に散乱される。較正の概要を図
56に、拡散球の構造を図 57に掲載する。
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図 56: 検出器較正の概要
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図 57: 拡散球の構造

TQ分布へ７次関数をフィットするために各ビン毎に応答時間の代表点
を決めておく。各電荷の応答時間を決定するために、TQ分布の各ビンを
切り出し射影ヒストグラムを作成する。切り出したヒストグラムに対し式
59をフィットすることでピークを求め、代表点とする。図 58は射影ヒス
トグラムに対し、フィットを行った例である。

y = y0 +Aexp[1 +
t− Tpeak

w
− exp[

t− Tpeak

w
]] (59)
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図 58: ある PMTノピークへのフィットの例 (Qbin=1の時)

各ビンのピークに対して式60をフィットする。フィットは各PMT(EGADS

では 240個)に対してそれぞれ行い、それぞれの Tと Qの関係式を求め
補正関数とする。。フィット関数には 15個のパラメータが存在しているの
で、15× 240を TQmapとして一つにまとめておく。

polN(x) = p0 + p1x+ p2x
2 + ...+ pNxN (60)

F1(x) = pol3(x) (61)

F2(x) = F1(10) + (x− 10)[F1(10) + (x− 10)pol3(x− 10)] (62)

F3(x) = F2(50) + (x−−50)pol6(x− 50) (63)

求めた補正の確認をするために、補正後の TQ分布を確認する。図 59

はある PMTの例である。
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図 59: ある PMTの TQ分布の例 (補正後)

補正により電荷によらず応答時間が一定となっていることが確認でき
る。これをすべての PMTにおいて確認し、応答時間の差が±1nsになる
ようにした。
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