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大きなインパクトをもたらした1987年の超新星ニュートリノの観測から約30年，ニュートリノ
の検出技術は目覚ましい発展を遂げ，私達は新しい観測対象を提案することができるようになっ
た．その一つが大質量星の中心部から放出される「前兆ニュートリノ」である．ニュートリノは星
の内部から自由に抜け出すことができるため，超新星爆発前の恒星進化のダイナミクスに大きな影
響を及ぼすだけでなく，恒星内部の情報を直接私達に届けてくれると期待される．そのため，前兆
ニュートリノの観測は恒星進化理論および超新星爆発の理解に大きく貢献すると考えられる．私達
は最新の恒星進化計算をもとに前兆ニュートリノの放出数やスペクトルの時間発展を計算し，実際
の観測装置における検出数の予想を行った．将来の前兆ニュートリノ観測は1987年当時と同様の
インパクトを与えてくれるのではないだろうか．

1. 前兆ニュートリノの議論に向けて

本稿では私達がここ数年で積極的に研究してき
た新しい観測対象である「前兆ニュートリノ」に
焦点をあて，それらの典型的な特徴や重要性など
を理論・観測の両観点から議論する．まずは序章
として前兆ニュートリノの研究意義や議論のため
に必要な基礎知識からまとめていきたい．
1.1　なぜ前兆ニュートリノか

1987年，大マゼラン星雲で起きた超新星爆発
（SN1987A）から放出されたニュートリノを当時
のニュートリノ検出器であるカミオカンデ IIなど
が捉えた 1）．宇宙から飛来するニュートリノの観
測は歴史上初めての快挙であるだけでなく，検出
されたニュートリノの情報によって私達の超新星
爆発メカニズムの理解が大きく前進した．この功
績を称えてカミオカンデプロジェクトを精力的に
進めた小柴昌俊教授がノーベル賞を受賞されたこ
とも私達に大きなインパクトを与えた．この観測

から「ニュートリノ天文学」が幕を開け，ニュー
トリノ観測を用いた宇宙現象の解明が盛んに議論
されるようになった．
およそ30年経った現在，ニュートリノの検出

技術はさらなる発展を遂げ，より精度の高い観測
が可能となっている．特に，SK-Gd計画 2）や液
体シンチレーター型検出器の考案など，低いエネ
ルギー（数MeV程度）のニュートリノの検出に
対する低バックグラウンド技術は特筆すべきもの
がある．こうした検出技術の発展によって，私達
はニュートリノ天文学の新しいターゲットを提案
する機会を得ることができた．その一つが大質量
星の中心部から放出される「前兆ニュートリノ」
である．
大質量星は超新星爆発を起こす「親星」であ
り，その進化は恒星進化理論によって記述される
が，まだまだ多くの不定性を残している．星の中
心部から放出される前兆ニュートリノの観測は，
私達に星内部の情報を直接届け，恒星進化理論の
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不定性に対する制限を与えるために有用である．
また，前兆ニュートリノは爆発の数日前から検出
できる可能性があり，言うなれば「超新星アラー
ト」として超新星爆発自体の観測に向けた十分な
準備期間を私達に与えてくれる．これにより，未
だ理解が不十分な超新星爆発メカニズムの検証に
も大きく貢献すると期待される．
1.2　大質量星の進化と超新星爆発
この節では，本稿の舞台となる大質量星（太陽
質量M◉の8倍以上の恒星）の進化についてまと
める．図1に大質量星を含めた様々な初期質量の
恒星進化の概略を示しているので，そちらも併せ
て参照していただきたい．
主に水素のガスからなる初期の恒星は重力と圧
力勾配が釣り合った静水圧平衡状態にある．そし
て， ある段階で星の中心部において水素燃焼が始
まり，ヘリウムが合成されていく（主系列段階）．
燃焼が進んで中心部の燃料が枯渇すると，支えを

失った物質は重力エネルギーを開放しながら中心
部へと降着を始める．それに伴って，主にヘリウ
ムで構成された中心部の周囲で水素燃焼（水素殻
燃焼）が盛んに起こり，膨大なエネルギーが生成
されるため，星全体が膨張する赤色巨星段階へと
入っていく．やがて，収縮に伴って上昇していた
温度がヘリウム燃焼に必要な臨界値に達し，星は
次の燃焼段階へ進む．その後，同様に中心部での
燃料枯渇を経て殻燃焼へと移行し，再び星全体が
膨張する（漸近巨星分枝段階）．このように，燃
焼と重力収縮の二つの過程を繰り返し，より重い
元素を合成しながら星は進化していく．
この繰り返しを止めるのが電子の縮退である．

進化が進むと，収縮による密度上昇に伴って中心
部における電子数密度が高くなり，電子の縮退圧
が星を支える全圧力に寄与するようになってく
る．縮退圧は温度に依存しないため，温度に依存
する熱圧力がない状況でも星を支えることがで
き，重力収縮を妨げる．特に，太陽質量の数倍程
度の軽い星では縮退圧の寄与が大きくなり，より
低い温度で星を支えることができるため，次の燃
焼段階に必要な温度に達することができないまま
最期を迎える（図1）．
今回注目する大質量星は太陽質量の8倍以上の
初期質量を持っているため，燃焼と収縮を繰り返
し，ネオンや酸素，鉄といった重元素を合成する
ことができる．しかし，中心部でこれらの元素が
合成されると，これまでの安定的な進化は一変
する．吸熱反応である鉄の光分解や，原子核や
自由陽子の電子捕獲反応で生成されるニュートリ
ノによる冷却で，中心部はエネルギーを失って
「重力崩壊」を始める．重力崩壊がこれまでの収
縮と異なるのは，密度や温度の上昇に伴ってこれ
らの吸熱・冷却反応がより頻繁に起こるようにな
り，再び安定化することができない点である．最
終的に密度がおよそ原子核密度程度（およそ
1014 g/cm3）に達し，核力によって安定化するま
で重力崩壊は続く．その後，降着部と安定化した

図1　様々な初期質量の恒星進化の概略図．
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部分の間に衝撃波が形成され（コアバウンス）, 外
側へと伝搬していく．この衝撃波が星の表面へと
達したときに星の外層を吹き飛ばし，超新星爆発
が起きるのである．
1.3　ニュートリノの重要性と放出過程
前節で述べた大質量星の一連の進化の中で，

ニュートリノは非常に重要な役割を果たす．進化
の後半，具体的には炭素燃焼段階から，熱的な過
程を通したニュートリノの放出が盛んになる．
ニュートリノは物質と弱い相互作用しかせず，そ
の反応断面積はおよそ10－38 cm2と非常に小さい．
そのため，一般的に平均自由行程が星中心部の半
径よりも長く，中心部から自由に抜け出すことが
できるため，星の冷却に大きな役割を果たす．特
に重要な熱的な反応として

1）　電子・陽電子対消滅反応（pair）

e－＋e＋→v＋v̄ （1）

2）　プラズモン崩壊反応（plasmon）

γ*→v＋v̄ （2）

などが挙げられる．これらの反応からは全フレー
バーのニュートリノが放出される．
進化が進んでより重元素が形成されてくると原
子核の電子・陽電子捕獲反応やβ±崩壊

EC:（Z, A）＋e－→（Z－1, A）＋ve （3）

β＋:（Z, A）→（Z－1, A）＋e＋＋ve （4）

PC:（Z, A）＋e＋→（Z＋1, A）＋v̄e （5）

β－:（Z, A）→（Z＋1, A）＋e－＋v̄e （6）

あるいは，自由陽子の電子捕獲反応（free p）

p＋e－→ n＋ve （7）

なども起こるようになり，重力崩壊のきっかけを
作る一つの要因となる．そして，重力崩壊中に密

度がおよそ1011 g/cm3に達するとニュートリノと
原子核との散乱確率が増え，ニュートリノの平均
自由行程が中心部の半径より短くなるため，
ニュートリノが中心部に閉じ込められる「ニュー
トリノトラッピング」が起こるようになる．つま
り，これより後に放出されるニュートリノはこれ
までのように自由に星から抜けることができなく
なり，他の物質と同様に熱化される．トラップさ
れたニュートリノはコアバウンスで形成された衝
撃波の伝搬途中で大量に放出され，超新星爆発の
シンボルの一つとなっている「ニュートリノバー
スト」を起こすのである．また，衝撃波の伝搬や
爆発のエネルギーにニュートリノが大きく関わっ
ていることが現在の最新の超新星爆発の数値計算
で明らかになっている．詳しくは，参考文献3を
参照していただきたい．
1.4　ニュートリノ検出技術の多様性とその現状
ニュートリノの反応断面積は非常に小さいため
検出が非常に難しい．現在，多種多様な検出反応
を用いた観測装置が稼働中あるいは計画中である
が，その中でも最も主流であるのは陽子の逆β崩
壊を用いた反電子型ニュートリノの検出である．

p＋v̄e→ e＋＋n （8）

具体的にこの反応は　I） 荷電粒子からのチェレ
ンコフ光を検出する水チェレンコフ型の検出器
や，II）発光媒質からのシンチレーション光を検
出する液体シンチレーター型の検出器などで用い
られている．日本の神岡鉱山で稼働中であるスー
パーカミオカンデ 4）やKamLAND5）がこの代表
例であり，さらに将来計画としてハイパーカミオ
カンデ 6）や JUNO7）などが進行中である．近年，
太陽ニュートリノなどの電子型ニュートリノによ
るシグナルと，反電子型ニュートリノによるシグ
ナルを区別するために，水タンクにガドリニウム
を導入するプロジェクトがスーパーカミオカンデ
で進行中である（SK-Gd計画）2）．ガドリニウム
は逆β崩壊で放出された中性子を捕獲してガンマ
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線を出すため，陽電子によるチェレンコフ光と併
せて観測することで，逆β崩壊によるシグナルを
特定することができる．これにより，宇宙から飛
来するニュートリノに対するバックグラウンドか
らの影響を劇的に減らすことができると期待され
ている．SK-Gdは今年度中に観測がスタートす
る予定である．
他のフレーバー（電子型，（反）重レプトン型）
のニュートリノについては電子散乱などの中性カ
レント反応を用いて検出が行われてきたが，これ
らの反応は逆β崩壊と比較すると反応断面積が非
常に小さく，得られた観測データから放出源の情
報を得ることは難しいとされてきた．しかし，近
年新しい検出方法が考案されてきている．例え
ば，電子型ニュートリノの検出については液体ア
ルゴンの反応

40Ar＋ve → e－＋40K* （9）

を用いたDUNE8）が10年以内に稼働する予定で
ある．また，重レプトン型ニュートリノに対して
は原子核の反跳を利用した検出が有力視されてい
る 9）．このように，反電子型のみならず，全フ
レーバーのニュートリノの検出を用いた放出源に
関する議論が可能になりつつある．

2. 前兆ニュートリノの特徴とその観
測可能性

前章で述べた基礎事項をもとに，本章では具体
的に前兆ニュートリノの特徴やその観測可能性に
ついて言及する．
2.1　計算手法
私達はいくつかの初期質量の親星に対する最新
の星の進化計算の結果 10）,11）を用いて前兆ニュー
トリノの放出数とスペクトルの時間発展を計算し
た 12）,13）．まずは，その手法についてまとめる． 
前述の通り，重力崩壊を始めるまでの星は燃焼と
収縮を繰り返して準静的に進化していくのに対
し，重力崩壊中の星は物質が中心部へ降着するダ

イナミカルな進化となる．また，重力崩壊の途中
でニュートリノトラッピングが起こるため，輸送
方程式を解いてニュートリノの伝搬を扱い，それ
らの星内部への影響を議論する必要がある．そこ
で，本研究では重力崩壊が起こるまでの進化を準
静的に扱い，重力崩壊からコアバウンスまでの進
化をダイナミカルな輻射流体シミュレーション
コード 14）を用いて計算した．
ここで注意として，準静的な進化計算には

ニュートリノによる冷却がすでに考慮さている
が，限られたニュートリノ生成反応しか取り入れ
られていない上， 観測の議論に不可欠なエネル
ギースペクトルが計算されていない．そのため，
本研究では詳細なニュートリノ反応率を場の理論
を用いて独自に定式化し，これを用いて各親星モ
デルに対するニュートリノの放出数やエネルギー
スペクトルを新たに計算した．
2.2　前兆ニュートリノの放出数とスペクトル
図2の上段に示しているのは初期質量が15 M◉

の親星からの前兆ニュートリノ放出数の時間発展
である．電子型ニュートリノは徐々に放出数を上
げていき，重力崩壊直前とコアバウンス直前でそ
れぞれ単位時間あたりにおよそ1055個，1057個放
出されている（黒色実線）．これらには原子核の
電子捕獲反応（黒色破線）と自由陽子の電子捕獲
反応（黒色一点鎖線）が重要であることがわか
る．一方で，反電子型ニュートリノについては重
力崩壊が開始する直前で最大になり，単位時間あ
たりおよそ1053個が放出されている（青色実線）．
主に電子・陽電子対消滅（青色破線）とβ－ 崩壊
（青色点線）によるニュートリノ放出が寄与して
いる．
次に，スペクトル（図2の下段）に注目する．
電子型ニュートリノの平均エネルギーはおよそ
2 MeVから上昇していき，コアバウンス前には
およそ8 MeVに到達するのに対し，反電子型の
平均エネルギーはバウンス直前でもおよそ 3 
MeVにとどまっている．両者の違いは，電子型
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ニュートリノの放出に寄与する電子と，反電子型
ニュートリノの放出に寄与する陽電子の縮退度の
違いに起因している．
コアバウンス後に放出される超新星ニュートリ
ノの典型値（1058個 /s, 数十MeV）と比較する 15）

と， 前兆ニュートリノは放出数も少なく，平均エ
ネルギーも小さい．そのため，すでに述べたよう
に，前兆ニュートリノの観測には低エネルギー
（数MeV程度）に感度を持った観測装置が欠かせ
ないのである．
2.3　前兆ニュートリノの観測可能性
続いて，前節で得られたニュートリノ放出数と
スペクトルをもとに，現在稼働中あるいは計画中
のニュートリノ観測装置における予想検出数の見
積もりを行う．その際に注意しなければならない

のが「ニュートリノ振動」の影響である．これは
ニュートリノが伝搬途中に一定の確率で自身のフ
レーバーを変化させる現象であり，これによって
それぞれのニュートリノフレーバーのスペクトル

が放出地点と観測地点で異なる．本研究では，真
空中で起こる振動と物質中で起こる振動（MSW
効果 16））の二種類の効果を取り入れて観測地点
でのスペクトルを求めている．また，ニュートリ
ノ振動の効果はニュートリノの質量階層（正常階
層・逆階層）によって異なるため，それぞれ異な
る観測スペクトルになり，検出数に違いが現れ
る．後に述べるように，前兆ニュートリノの観測
からニュートリノの質量階層を明らかにできる可
能性があることを指摘しておく．
図3は親星が地球から200 pcの距離にあると仮

定したときの，ニュートリノ検出数の累積値の時
間発展を表している．今回は，水チェレンコフ型
の検出器であるスーパーカミオカンデとハイパー
カミオカンデ，液体シンチレーター型である
KamLANDと JUNO, そして液体アルゴン型であ
るDUNEを用いてイベント数の見積もりを行っ
た．液体シンチレーター型検出器は非常に低いエ

図2 初期質量15 M◉の親星からの前兆ニュートリ
ノ放出数の時間発展（上段）と規格化スペクト
ルのスナップショット（下段）．黒線は電子型，
青線は反電子型．それぞれの単位時間あたり
の総放出数は実線で，それ以外の異なる線種
は1.3で述べた各ニュートリノ反応を表す*1．

図3 様々な観測装置におけるニュートリノの検出
数の累積値の時間発展 *2．上段： 正常階層
（NH），下段：逆階層（IH）．

*1 重力崩壊中における原子核および自由陽子の電子捕獲反応（黒色破線，黒色一点鎖線） による電子型ニュートリノの
放出数は図示されていない．これは，中心部にトラップされた電子型ニュートリノが伝搬途中で物質によって散乱さ
れてしまい，星表面においてそれぞれのニュートリノの放出過程を特定することができないためである．

*2 今回の議論では各観測装置におけるバックグラウンドを無視している．
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ネルギー閾値（1.8 MeV）を持っているため，前
兆ニュートリノの観測に非常に適していることが
わかる．特に，JUNOについてはその体積が
20,000トンと大型であるため，およそ6日（5×
105秒）前から前兆ニュートリノが検出可能であ
り，最終的に約200‒1,000個に達すると期待され
る（ニュートリノの質量階層による）．時間とと
もに前兆ニュートリノの平均エネルギーが上昇し
てくると，エネルギー閾値が高い（5.3 MeV）水
チェレンコフ型の検出器でも観測が可能になる．
一方で，電子型ニュートリノが主な観測対象であ
るDUNEはエネルギー閾値が高い（5‒10.8 
MeV）ため，コアバウンスのおよそ数百ms前に
あたる重力崩壊中のニュートリノを主に観測する
ことができる．前述の通り，重力崩壊中は原子核
の電子捕獲反応によるニュートリノ放出が支配的
であり，爆発を駆動する中心部のダイナミクスに
重要な役割を果たしているので，DUNEの観測
は重力崩壊中の状況を知るのに適している．ま
た，図 3の上段と下段を比較してわかる通り，
DUNEにおける電子型ニュートリノの検出数は
質量階層によって大きく異なるため，前兆ニュー
トリノの観測は質量階層の決定に貢献すると期待
される．
このようにフレーバーごとに異なる観測的な重
要性があり，マルチフレーバーの前兆ニュートリ
ノ観測によってより多くの情報を得ることができ
る．

3. 前兆ニュートリノ観測の重要性

すでに述べた通り，前兆ニュートリノの観測は
恒星進化理論の確立や超新星爆発メカニズムの解
明において重要な役割を持っている．本章ではそ
の一部を紹介する．興味を持たれた方は，Yoshi-
da et al.17）, Patton et al.18）, 19）などの論文を読んで
いただきたい．
3.1　親星の判別
恒星進化理論の確立のために重要であるのが超

新星爆発を起こす親星の判別である．特に今回注
目している重力崩壊型超新星爆発については大き
く分けて2種類の親星が知られている．図1にあ
るように，大質量星の中でも比較的軽い質量の星
は中心部がネオンや酸素で構成されるようになっ
た段階で不安定化し重力崩壊を起こす（電子捕獲
型超新星爆発）．一方で，より重い質量の星は鉄
で構成される中心部が重力崩壊を起こして超新星
爆発に至る（鉄核崩壊型超新星爆発）．両者は進
化の後半部分，特に重力崩壊直前で，まったく異
なる密度や温度の進化をする 12）．多くの理論研
究者が数値計算を用いて二つの親星の具体的な境
界質量の解明に取り組んでいるが，未だにはっき
りとは定まっていない 20）．そこで，私達は温度
や密度に放出率が強く依存する前兆ニュートリノ
の観測から両者の判別を試みた．
さきほど紹介した15 M◉の星（図2）は鉄核崩
壊型の親星であるのに対し，図4にある9 M◉の

星が電子捕獲型の親星である．密度や温度の違い
から予想されるように，両者のニュートリノ放出
数は全く異なる時間発展をしていることがわか
る．特に，電子捕獲型については急激な温度上昇
（重力崩壊の約60 ms後）に対応する放出数の急
激な上昇が見られるのが特徴的である．また，高
い放出数の継続時間にも両者で違いが見られる．
電子捕獲型については，温度の急上昇後に，単位
時間当たりおよそ1052個の反電子型ニュートリノ

図4 初期質量9 M◉の親星からの前兆ニュートリノ
の放出数の時間発展．凡例については図2参照．
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が放出されているのに対し，鉄核崩壊型では爆発
の十数分前に同じ放出数に達している．この継続
時間の違いが，両者の観測装置におけるニュート
リノ検出数に大きな違いが生じる一因となる．
200 pcの距離にあると仮定した両親星からの反電
子型ニュートリノの総検出数を表1にまとめた*3．
鉄核崩壊型親星からの反電子型ニュートリノは質
量階層によらず検出することができるのに対し，
電子捕獲型親星からの場合はどの観測装置でも検
出が難しく，反電子型ニュートリノの検出・不検
出によって両者の親星を区別できることがわかっ
た．
3.2　 超新星アラートとマルチメッセンジャー天

文学
前兆ニュートリノ観測の二つ目の重要な点は，

超新星爆発へ向けた「予兆」になりうることだ．
超新星爆発を観測する方法はニュートリノだけで
はない．コアバウンス後の中心付近における非軸
対称な流体運動から放出される重力波や，爆発に
よって放出された原子核の放射性崩壊による電磁
波なども観測ターゲットである．それぞれの観測
によって得ることのできる情報は異なるため，こ
れらの観測全てを合わせた「マルチメッセン
ジャー天文学」が爆発メカニズムの解明に重要で
あり，近年多くの研究者らが議論を重ねている．
しかし，重力崩壊から超新星爆発が起こるまでお
よそ数時間から1日程度しか要しない上*4，銀河

系内で起こる超新星爆発の頻度はおよそ100年に
1回とされている．将来の貴重な観測機会を逃さ
ないために，何かしらの形で超新星爆発を「予
期」することが必要である．
図3からわかる通り，反電子型ニュートリノは

爆発のおよそ数日前から検出できると期待される
ため，超新星アラートとして他の観測装置に対し
て爆発の観測に向けた準備を促すことができる．
実際，観測・理論を問わない多くの研究者によっ
て超新星アラートの発信を目的としたSNEWS
（SuperNova Early Warning System）21）が組織さ
れ，前兆ニュートリノの観測を用いたアラートシ
ステムなどが具体的に議論され始めている．

4. お わ り に

これまでに述べてきた通り，低エネルギー
ニュートリノの観測技術が発展したことにより，
新しく「前兆ニュートリノ」の観測が視野に入っ
てきた．そして，私達の研究によって，前兆
ニュートリノの現実的な理論予想が整いつつあ
る．その上で疑問となるのは「本当に前兆ニュー
トリノが観測できるのか？」ということである．
これまでの議論では親星までの距離を200 pcと
してきたが，これは遠くない将来に超新星爆発を
起こすであろう親星として最も有名なベテルギウ
スの距離に対応している．前兆ニュートリノの検
出可能距離とされる1 kpc以内 22）には，ベテルギ
ウスを含めたおよそ40個程度の爆発候補天体が
ある 23）．電磁波などの観測と比較すると非常に
短い検出可能距離であり候補天体も少ないため，
現状での観測は私達の運次第になってしまいそう
だ．しかし，低エネルギーニュートリノの検出技
術は発展途上であり，前兆ニュートリノの検出可
能性にはまだまだ伸びる余地がある．例えば，暗
黒物質の検出などに用いられている原子核の反跳
では数keVの非常に低いエネルギー閾値が実現

表1 15 M◉と9 M◉の親星からの反電子型ニュート
リノの総検出数*3（正常階層の場合）．親星ま
での距離は200 pcと仮定．（　）内は逆階層
の場合．

観測装置 15 M◉ 9 M◉

SK 90 （20） 0.9 （0）
Kam 44 （10） 0.1 （0）
HK 363 （38） 12 （0） 
JUNO 894 （204） 1 （0）

*3 見積もりには陽子の逆β崩壊のみを用いている．
*4 ただし半径の非常に小さいWR星などの場合には数分で爆発する可能性もある．
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可能であり，前兆ニュートリノの観測に適してい
る．現在，DarkSide-5024）をはじめとする反跳を
用いた様々なプロジェクトが計画され，こういっ
た観測装置での前兆ニュートリノの検出可能性に
ついても議論され始めている 25）．これからのさ
らなるニュートリノ観測技術の発展に期待した
い．将来実現されるであろう前兆ニュートリノの
観測は，1987年の超新星ニュートリノの初検出
と同様に貴重な情報と非常に大きなインパクトを
私達に与えてくれるに違いない．
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Abstract: Almost thirty years have passed since the 
successful detection of supernova neutrinos from 
SN1987A. In the last decades, remarkable progress has 
been made in the detection technique of neutrinos, 
which may be capable of detecting neutrinos from 
other sources. One of the candidates is “presupernova 
neutrinos”. �ey are emitted from a core of a massive 
star, but prior to core bounce of the core. Since neutri-
nos can escape from the core freely, they carry infor-
mation about the stellar structure, directly. �us, pre-
supernova neutrinos may play an important role to 
verify our understanding of stellar evolution for mas-
sive stars. We have calculated number luminosities 
and spectra of presupernova neutrinos based on the 
state-of-the-art stellar models, and estimated their de-
tectability. Future observations of presupernova neu-
trinos will make a great impact on the entire astro-
physical community as much as SN1987A event.
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