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コンパクト天体と高エネルギー天体現象

Active galactic nuclei
SupernovaMagnetar

Gamma-ray burstBlack holes

Neutron stars



エネルギー
コンパクト天体は非常に半径が小さい。それ
ゆえ、解放できる重力エネルギーが大きい

タイムスケール
その小ささゆえ、変動のタイムスケールも短い

短時間で明るさが大きく変動する天体現象を
説明するにはコンパクト天体は不可欠

なぜコンパクト天体か？



なぜ爆発的現象か？

非常に明るい
⇔得られる情報が多い

時間スケールが人間のタイムスケール（宇宙で起
こっている現象は大抵非常に長いタイムスケール
で動いているのに！）

遠方まで見通すことができる
⇔昔の宇宙を照らす灯台としての役割



超新星とガンマ線バースト
超新星爆発 ガンマ線バースト

宇宙で最大規模の大爆発

中性子星の形成サイト ブラックホールの形成サイト(?)

主に可視光で光る 主にガンマ線/X線で光る

熱的ニュートリノが出る 非熱的ニュートリノが出る(?)

一部の天体は二つの爆発を一緒に起こす

ほぼ球形に爆発 ジェット状に爆発



超新星が付随したガンマ線バースト
Hjorth et al. (2003)

GRB  SN association
GRB 980425 / SN 1998bw: (z=0.0085)
GRB 030329 / SN 2003dh: (z=0.1685)
GRB 031203 / SN 2003lw: (z=0.1055)
XRF 060218 / SN 2006aj: (z=0.0334)
XRF 100316D / SN 2010bh: (z=0.0591)
GRB 120422A / SN 2012bz (z=0.283)
GRB 130427A / SN 2013cq (z=0.34)

GRBを付随する超新星は爆発エネルギー
が通常の超新星よりも大きい極超新星？ 
Eexp~1052 ergs

Nomoto et al. (2006)

コン02a 高木さんの講演参照



１. 超新星



明るい変動天体
before after

SN2011fe



超新星の種族
超新星

I型 II型

Ia型

Ib型 Ic型
IIP型IIL型

IIn型

水素なし 水素あり

ヘリウムなしヘリウムあり

シリコンあり シリコンなし
明るさ

時間

w/ narrow 
emission 
lines
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光度曲線

超新星がどのように光るかは非常によく分かっている
吹き飛ばされた外層の質量
内部で作られた Ni の量



重力崩壊型超新星
宇宙で最も激しい爆発の一つ

爆発エネルギー：1051erg (TNT火薬1035トン=地球10兆個分)
解放される重力エネルギー：1053erg (~0.1M⊙c2)

ニュートリノで持ち出されるエネルギー：1053erg
中性子星やブラックホールを形成する
全ての既知の相互作用の全てが等しく重要

•微視的物理
弱い相互作用
ニュートリノ反応率

強い相互作用
高密度核物質の情報

•巨視的物理
重力
重力崩壊

電磁気力
強磁場中性子星形成



星の進化から超新星爆発へ

Fe

Si
O,Ne,Mg
C+O
He
H

ρc~109 g cm-3
ρc~1011 g cm-3 ρc~1014 g cm-3

星の進化の最終段階 ニュートリノ球形成
（ニュートリノトラップ）

中性子星形成
(バウンス）

衝撃波の停滞 衝撃波の復活 超新星爆発!

ニュートリノ球
Neutron
Star

Fe

Si
O,Ne,Mg
C+O
He
H



超新星ニュートリノ検出と理論モデルの確証

超新星からは膨大な量のニュートリノが
放出される

超新星1987Aから20個程度のニュートリ
ノが検出された。日本のKamiokande、
米国のIMB、ロシアのBaksan

これが最初の超新星ニュートリノの検出

ニュートリノの放出時間はおよそ10秒程
度で、爆発理論の正しさが初めて観測的
に実証された

現在、Super-Kamiokande が稼働中。超
新星が起こるのを今かと待ち構えている



質量が太陽の十倍以上の星は中心に鉄コア形成

電子捕獲反応、鉄の光分解反応→鉄コア崩壊

核密度を超えると状態方程式が硬くなる→core bounce

コア表面で衝撃波形成、伝搬→外層を吹き飛ばせればいい（“即時爆発”）

超新星のシナリオ

Fe

Si
O,Ne,Mg
C+O
He
H

ニュートリノ球 中性子星



衝撃波の停滞
しかし、衝撃波は止まってしまう（鉄の光分解、電子捕
獲に寄るニュートリノ放出のため）

衝撃波の停滞



ニュートリノ冷却 (陽子の電子捕獲→中性子)

ニュートリノ加熱 (中性子のニュートリノ捕獲→陽子)

ニュートリノ加熱による衝撃波復活

　　　　“遅延爆発”

ニュートリノ加熱機構

中性子星

冷却領域

加熱領域 衝撃波

放出

吸収

衝撃波の復活



球対称１次元シミュレーション

考えうる全ての物理を考慮したシミュレーションを行ったが、
超新星爆発を数値シミュレーションで起こすことができなかった…。
数値天文学の未解決問題の一つとされ、40年来の謎であった。

Sumiyoshi+ 05

Rammp & Janka 00

Thompson+ 03

Liebendörfer+ 01



シミュレーションの発展と爆発
Recently, we have successful exploding models driven by neutrino heating 
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Neutrino heating is amplified 
due to multi-D effects such as

Convective motion behind 
the shock wave

Standing Accretion Shock 
Instability (SASI)



ニュートリノ駆動型爆発の問題点
爆発エネルギーが小さい（~1049-1050erg）

中性子星を作ることができない（コンパクト天体の質量増加が止まらない）
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SASI がPNSを叩く=> PNSを揺らす
PNSの振動が音波を生み、衝撃波を叩く
音波によるエネルギー供給がニュートリノを凌駕(?) 

Shock revival by acoustic power 

他のメカニズム：音波爆発
(Burrows+ 06,07)

νheating

acoustic 
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他のメカニズム：磁気駆動爆発
星が微分回転している
と、それに伴って磁場を
巻く

巻かれた磁場は極方向に
圧力を及ぼす

初期条件として、強い回
転と強い磁場を持ってい
る場合、回転軸に沿って
アウトフローが形成され
る



他のメカニズム：磁気駆動爆発
星が微分回転している
と、それに伴って磁場を
巻く

巻かれた磁場は極方向に
圧力を及ぼす

初期条件として、強い回
転と強い磁場を持ってい
る場合、回転軸に沿って
アウトフローが形成され
る

coextensive with the magnetically driven jet. Figure 5 clearly
shows the liftoff of the corkscrewing Lagrangian parcels as ro-
tation transitions into spiraling ejection, and then, at larger radii,
into a directed jet. In addition, in model M15B11UP2A1H the ra-
dius of the shock in the equatorial regions is larger. This is because
the equatorial magnetic pressures achieved there at a given time
are larger than in model M15B11DP2A1H. This, in turn, is due to
the fact that in model M15B11UP2A1H the uniform (‘‘U’’) initial
poloidal field results in larger accreted fields at later times than in
model M15B11DP2A1H, for which the late-time accretion is of
matter from the outer corewhere the initial field decays in the 1/r 3

dipolar manner (x 3). In fact, for model M15B11UP2A1H the
equatorial regions join the explosion at later times. This outcome
is expected eventually for all models, but due to the different mag-
netic field structures andmagnitudes for themodels listed inTable 1,
the times to equatorial explosion will vary greatly from model
to model.

The particle trajectories implied by Figure 5 andmagnetic flux
freezing indicate that the ejected material stretches toroidal field
into poloidal field, in a reverse of what happens during rotational
winding in the inner!20Y150 km. So, in the jet column at large
radii the field has a significant poloidal component.

Figure 6 shows radial slices along the poles (solid lines) and
along the equator (dashed lines) of both the poloidal (red ) and
toroidal (black) fields for models M15B11DP2A1H (left panel )
and M15B11UP2A1H (right panel ) at 635 and 585 ms, respec-
tively, after bounce. Since there is no appreciable rotational shear

interior to !10 km, the magnetic fields there have little dynam-
ical effect. It is the fields in the region between!10 and!150 km
that are of consequence, since it is here that the magnetic tower
is launched and maintained. Figure 6 and x 2.3 indicate that the
fields achieved in this region in these models are comparable to
what is expected at saturation for a P0 of 2 s (!1015 G). This jus-
tifies our focus on thesemodels when assumingP0 ¼ 2 s, despite
the fact that we underresolve the MRI.
Figure 7 depicts color maps of the poloidal (left panel ) and to-

roidal (right panel ) field distributions in model M15B11UP2A1H,
585 ms after bounce. In both panels, the lines are isopoloidal field
lines and the inner 200 km on a side is shown. The relative extents
of the red and yellow regions demonstrate the dominance of the
toroidal component in the inner zones at these late times well into
the explosion, but the presence of a column of yellow/red (high
field) along the axis in the poloidal plot attests to the conversion
due to stretching by ejected matter of toroidal into poloidal field
(see also Fig. 5). Figure 7 also demonstrates the columnar struc-
ture of this inner region due to both equatorial accretion (and,
hence, pinching) and rotation about the (vertical) axis. However,
it should be made clear that the actual field distributions after sat-
uration are likely to be different, and what they are in detail when
the MRI is fully enabled remains to be determined.
Figure 8 compares maps of the gas pressures (Pgas; left pan-

els) with the magnetic pressures (Pmag; right panels) for models
M15B11DP2A1H (top panels) and M15B11UP2A1H (bot-
tom panels), at various times after their respective explosions

Fig. 4.—Left: Magnetic field lines for model M15B11UP2A1H at 264.5 ms after bounce. The size of the displayed region is 3000 ; 4000 km2. ‘‘Footpoints’’ for the
field lines are randomly distributed in the inner 500Y1000 km, with a denser distribution along the polar axis to probe the region of larger magnetic energy where the
explosion takes place in our simulations. Hence, the crowding offield lines does not correspond directly and accurately to regions of larger magnetic fields.Right: Same as
the left panel, but for model M15B10DP2A1H at 855.5 ms after bounce and on a scale of 6000 km ; 8000 km. Notice how much more tightly the B field is wound.

BURROWS ET AL.424

Burrows+ 07b



超新星の小まとめ
分かっていること
超新星は大質量星の末期の瞬間
超新星は星のコアが中性子星に変貌して重力エネルギー
を解放するプロセス（の一部）
光り方

分かっていないこと
そもそもどうやって爆発している？
爆発メカニズムの候補はあるが、どれも決定打には至ら
ない



２. ガンマ線バースト



ガンマ線バースト

主にガンマ線帯域で非常
に明るく輝く現象

最大光度は 1051 erg/s 
にまで達する宇宙最大の
爆発

米徳さんの講演参照



Long GRB and Short GRB

継続時間で二つの種族に
分けられる

long GRB (T>2s)

short GRB (T<2s)

本講演では、long に注
目する



光度曲線

Margutti+ 12

即
時
放
射

残
光



コンパクトネス問題
ガンマ線バーストを作る火の玉はγγ→e+e-の反応に対して
光学的に厚い

これを回避するには、相対論的フローを考えればよい
- 相対論的ビーミング: R~Γ2cδt
- 青方偏移: τγγ∝Γ-(2β-2)~Γ-4
これらの効果により、Γ>100 のジェットを考えれば、観
測されている MeV のガンマ線が抜け出すことができる



ジェットブレイク

光度曲線の折れ曲がり
相対論的ジェット状爆発の証拠
コンパクトネス問題への解を与える

Harrison+ 99 當真氏スライド
より拝借



ガンマ線バーストのモデル

中心天体から何らかの機構によってジェットが生成

ガンマ線は内側から放射（即時放射）

幅広い帯域のなだらかな減光（残光）

Meszaros 01



即時放射機構

非熱的スペクトル
Band function
α~-1; β~-2.5

どうやって作る？
内部衝撃波モデル
光球放射モデル



残光放射機構

外部衝撃波→シンクロトロン放射で後期はよく
説明できる

Swift が打ち上がって (2005年)、初期残光が観
測できるようになってから、いくつも謎が発生
steep/shallow decay
X線フレア

Zhang+ 06

Racusin+ 09



バリオンロード問題
相対論的なジェットを作るには、ジェットを形成している物
質の質量は小さくなくてはいけない

しかし、単純に星の外層を飲み込んで
いくと、ジェットの質量はすぐに大き
くなってしまう。

θj



コラプサーシナリオ
大質量星の重力崩壊によって、ブラッ
クホール＋降着円盤システムができる

降着物質が”何らかのメカニズム”によ
って絞られた相対論的ジェットとして
放出される

Γh<θj-1であれば、ジェット物質が衝
撃波を叩いた後に外側に回り込む

 コクーン形成
バリオンロード問題の一つの回避法

ジェットヘッドが星を突き破ることが
出来れば、GRB 形成
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コラプサーシナリオの検証

銀河内の位置は、Ic 型超新星に近い

親星としては、Wolf-Rayet 星の分布に近い

Leloudas+ 10



ジェット生成
どうやってジェットを作っ
ている？

GRB に関連するところで
一番よく分からない部分

有力なシナリオ
磁気駆動
ニュートリノ対消滅

GRMHD simulations of Poynting-dominated jets 1569

Figure 2. Same as Fig. 1, but outer scale is r = 102r g.

Fig. 6 shows !∞, which reaches up to !∞ ∼ 103–104, for an outer
scale of r = 104r g (panel A) and an outer scale of r = 103r g (panel
B). The inner-radial region is not shown, since !∞ is divergent near
the injection region where the ideal MHD approximation breaks
down. Different realizations (random seed of perturbations in disc)
lead up to about !∞ ∼ 104 as shown for the lower pole in the
colour figures. This particular model was chosen for presentation
for its diversity between the two polar axes. The upper polar axis
is fairly well structured, while the lower polar axis has undergone
an atypically strong magnetic pinch instability. Various realizations
show that the upper polar axis behaviour is typical, so this is studied
in detail below. The strong hollow-cone structure of the lower jet is
due to the strongest field being located at the interface between the
jet and the surrounding medium, and this is related to the fact that the

Figure 3. Contours for the disc–corona, corona–wind, and wind–jet bound-
aries at t ≈ 1500t g and an outer scale of r ≈ 102r g. The disc–corona bound-
ary is a cyan contour where β ≈ u/b2 = 3, the corona–wind boundary is
a magenta contour where β = 1, and the wind–jet boundary is a red con-
tour where b2/(ρ0c2) = 1. The black contour denotes the boundary beyond
which material is unbound and outbound (wind + jet).

Figure 4. Same as Fig. 3, but for t ≈ 1.4 × 104t g and an outer scale of r ≈
103r g. At large scales, the cyan and magenta contours closer to the equatorial
plane are not expected to cleanly distinguish any particular structure.

BZ-flux is ∝ sin2 θ , which vanishes identically along the polar axis.
It is only the disc+corona that has truncated the energy extracted,
otherwise the peak power would be at the equator. As described in
the next section, at larger radii the jet undergoes collimation that
results in more of the energy near the polar axis.

5.1 Radial jet structure

Fig. 7 shows the velocity structure of the Poynting-dominated
jet along a mid-level field line, which starts at θ j ≈ 46◦ on the
black hole horizon and goes to large distance, where the funnel
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νν̄-annihilation. We analyze how the neutrino distribution and
the resulting νν̄-annihilation are influenced by GR effects, the
geometry and the properties of the neutrinosphere, and the mass
and spin of the central BH. To this end, we examine the most
likely configurations occurring in compact astrophysical sys-
tems: spherical neutrinospheres present in NSs, and thin disks
and thick tori surrounding stellar-mass BHs. We explicitly re-
mark that the absolute values of the neutrino luminosity and of
the energy-momentum deposition rate by νν̄-annihilation do not
play an important role for the discussion in this paper. Due to
the simplicity of the neutrino source models considered here, our
numbers for these quantities should not be interpreted quantita-
tively. They sensitively depend on the location and temperature
of the neutrinospheres, which must be expected to be different in
detailed hydrodynamic simulations that include some treatment
of the neutrino transport. However, for the purpose of compar-
ing the different effects, on which this paper focuses, only the
relative changes of the neutrino luminosity and νν̄-annihilation
matter.

The paper is organized as follows: in Sect. 2 we discuss the
theoretical fundamentals for calculating the νν̄-annihilation rate
in a given Kerr spacetime, and how we construct equilibrium
accretion tori surrounding Kerr BHs. In Sect. 3 we give a de-
scription of the numerical implementation of the ray-tracing al-
gorithm used to calculate the annihilation rate. The results of our
parameter study are discussed in Sect. 4, and the conclusions
of our work are presented in Sect. 5. Finally, technical details
concerning the calculation of the annihilation rate are given in
Appendix A, and convergence tests performed on our ray-tracing
algorithm are presented in Appendix B.

2. Theoretical fundamentals

Unless stated otherwise, we use geometrized units throughout
this paper, so that c = G = 1, where c is the speed of light
in vacuum and G is Newton’s gravitational constant. Greek and
Roman indices denote spacetime components (0–3) and spatial
components (1–3) of 4-vectors, respectively. The signature of
the metric is chosen to be (+,−,−,−), and 3-vectors are denoted
by a bar above the respective symbol, e.g. Ā.

2.1. Calculation of the annihilation rate

In order to compute the deposition of 4-momentum Qαi (t, x̄) by
the annihilation of neutrinos and antineutrinos of flavor i with
i ∈ {e, µ, τ} into e+e−-pairs at a spatial point x̄ per unit of time
and unit of volume, we follow a formalism very close to that of
Miller et al. (2003).

In flat spacetime the local annihilation rate is computed from
the Lorentz invariant neutrino and antineutrino phase space dis-
tribution functions fνi = fνi (t, x̄, p̄) and fν̄i = fν̄i (t, x̄, p̄′) (for
their exact definition see Appendix A) by the following integral

Qαi =
∫

d3 pd3 p′Aαi
(
p̄, p̄′
)

fνi fν̄i , (1)

where the Aαi are functions defined in Appendix A. They are
based on a covariant generalization of the expressions given in
Ruffert et al. (1997). Note that although we are concerned only
with time-independent models here, we include the argument t
in the distribution functions fνi and fν̄i for the sake of generality.
In the following we omit the indices of f .

Except for minor redefinitions Eq. (1) can also be used in
curved spacetimes (Miller et al. 2003), because the annihila-
tion process, which is a microphysical phenomenon, happens so

x

Fig. 1. Ray-tracing of neutrinos in a Kerr BH spacetime. At every
point x̄ where the annihilation rate is to be calculated, geodesics (red
curves) arriving from random directions are traced back until they hit
the neutrinosphere (blue torus). The computational grid is marked by
the small black dots and its boundary by the blue circle. See the elec-
tronic edition for a color version of the figure.

rapidly and on such small length scales that the effects of stellar
gravitational fields can be safely neglected. Gravity affects only
the propagation of the (anti)neutrinos between their emission (or
emergence from the neutrinosphere) and their annihilation.

In our models the gravitational field, which leads to ray
bending and redshift, is provided by the central Kerr BH of
mass M and (dimensionless) angular momentum parameter a ≡
J/M2 (where J is the angular momentum of the BH, and 0 ≤
a ≤ 1), whose metric is given in Boyer-Lindquist coordinates
(t, r, θ, φ) by

ds2 = gtt dt2 + gφφ dφ2 + 2gtφ dtdφ + grr dr2 + gθθ dθ2 (2)

with

gtt = 1 − 2Mr
ρ2 ,

gφφ = −
[
r2 + M2a2 +

2rM3a2 sin2 θ

ρ2

]
sin2 θ,

gtφ =
2rM2a sin2 θ

ρ2 ,

grr = −
ρ2

∆
,

gθθ = −ρ2,

where

∆ = r2 − 2Mr + (aM)2,

ρ2 = r2 + (aM)2 cos2 θ.

Let us now consider an observer located at the point x̄ where
the annihilation happens (Fig. 1). We will refer to this observer
as the local observer, and the quantities measured in his frame
are denoted by the subscript “L”. The local frame is defined by
an orthonormal base {et, er, eθ, eφ} such that a local observer is
at rest in the global (r, θ, φ) coordinate system, i.e. its 4-velocity
fulfills ua = 0 (the resulting orthonormal base vectors are given
in Appendix A). Hence, one cannot calculate the annihilation
rate inside the ergosphere, where no observers can be at rest.
This restriction could be lifted by using observers dragged along
by the BH, i.e. for observers with ua = gaβuβ = 0. However, the
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最近の話題: Ultra-long GRBs

最近、duration が ~ 104 秒にも及ぶ非常に長いガンマ線
バーストが発見された (Ultra-Long GRB; ULGRB)

GRB 101225A, 111209A, 121027A

Gendre+ 12



ULGRBとコラプサーの証拠？

即時放射
青色超巨星がGRBを起こしたとす
ると、エネルギーと継続時間が説
明できる

残光
明らかに普通の残光モデルで
は説明できない bump がある
コラプサーモデルの自然な帰
結であるコクーンからの放射
で残光が説明可能

Nakauchi, Kashiyama, YS, & Nakamura, arXiv:1307.5061
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ガンマ線バーストの小まとめ
分かっていること

長い継続時間のガンマ線バーストは大質量星の死によっ
て引き起こされる

相対論的なジェットによって作られている

分かっていないこと

どうやってジェットを作る？

天体のどういう個性が GRB の生成を決める？



まとめ
超新星と GRB は宇宙で最大規模の大爆発

エネルギーと時間の二つスケールより、コンパク
ト天体によって引き起こされていることが分かる

両者は同一の天体が起こすことがあることも観測
的に明らかにされた

大質量星の死

しかし、いまだどうやって爆発を起こしているの
かは未知


