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爆炸⼩組⾸⾴ 
https://spes31415.wixsite.com/cosmicexplosion

我分享的天⽂學家⽣活,是根據我⾃⼰的研究⽣活經驗,不能代表所
有的天⽂學家,所以我下⾯提到的資訊,謹供⼤家做參考⽤。

https://spes31415.wixsite.com/cosmicexplosion


Motivations 

1. Why do we care about stars? 
2. How do they form and evolve? 
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I have some stories and advices to 
share with you!!



注意事項

我分享的天⽂學家⽣活,是根據我⾃⼰的研究⽣活經驗,不能代表所
有的天⽂學家,所以我下⾯提到的資訊,謹供⼤家做參考⽤。



1. 對研究主題充滿熱誠
2. 具有相關的專業知識
3. 努⼒⼯作並能持之以恆
4. 原創⼒
5. 創造⼒
6. 有能⼒判斷點⼦的好壞

研究天⽂的動機？ 誤⼊歧途？？

徐遐⽣院⼠



⼤學第⼀個天⽂專題

⾮科班出身,我⼤學本來念⼯程然後 
修了⼀堆物理的課,對天⽂有興趣的, 

所以想成為天⽂學家⼤學的主修可能不是 
最重要的,但是強烈推薦多修⼀些物理的課

專題研究報告

星系團模擬



碩⼠研究 
宇宙背景輻射的物理 

CMB ⼿算CMB頻譜



理論還是觀測？ 
我在夏威夷⽕⼭上的⽇⼦

AMiBA

Summit
Ken and AMiBA



念博⼠班的歲⽉ — 明尼蘇達⼤學

物理系館

密⻄⻄⽐河 雙城校區



冬天是超乎想像的冷.... (零下20-30 C)

被雪埋住的愛⾞
被雪埋住的⾏⼈道



Itasca

Hopper

研究⽣.....

coding, debuging, running, and getting crazy

Franklin



Lehnart, et al. (2009)

流體⼒學的模擬
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做研究需要朋友

三五好友 朋友做的卡⽚



研究需要⼩樂趣

⽼師的留⾔⽅式

模擬快打旋的波動拳



訪問德州⼤學

UT Austin

天⽂系的辦公室
某研究⽣的貼圖



博後⽣活—UCSC

UCSC⼤⾨ 辦公室

另類學⽣ 可怕的另類學⽣ 辦公室窗外景⾊



科學⼭丘上的⽣活

遠眺太平洋

天⽂系館

浣熊們⼩精靈



到處演講訪問

專屬停⾞位
⾃製名牌 (Intel Inside)



研究受到注意—博版⾯



研究受到注意—博版⾯

UCSC Campus San Francisco

研究旗幟與⼤型看板



旅⾏是天⽂學家的福利

海濱遊樂園
太平洋衝浪

紅⽊⼤樹 樹隧道 滑雪



經驗分享與建議
多數取⾃我⾃⼰的臉書 :D

歡迎跟在臉書上做我朋友, Find “Ken Chen”



建議有志出國攻讀博⼠的同學，其實可以先在國內拿到碩⼠學
位。⾸先，碩⼠已經具備基礎的研究能⼒，會⽐較受國外⼤學歡
迎，⽽且台灣的訓練很不錯，碩⼠也都有了寫論⽂的經驗。再
者，年紀成熟⼀點，再到國外那樣全然陌⽣的環境，總是⽐較容
易克服⼀些⽣活上的挫折。還有⼀個重要因素就是fellowship，
尤其是⼀些⼤學像Stanford、Michigan、Berkeley等，想直攻博⼠
的話，GPA沒有4.0或3.9真的很難申請。

申請美國學校  — 越來越難



每次deadline ⼀來,就要開始寄提醒信請⼤家準時
交資料,順便提醒今年申請學校或找⼯作的朋友,
記得早點跟幫忙寫推薦信的⽼師說,讓他們可以及早
準備你的推薦信,如果你到最後⼀刻才找⽼師,他們會
很不開⼼的,就像今天出的習題叫你明天交出來⼀樣,
所以現在就可以開始問⽼師了啦 :D

給學⽣： 建議⼤家把要申請學校的名單先弄出來並
註記學校送件截⽌⽇期,然後把它與cv⼀併寄給⽼師們
做參考,這樣⽼師也⽐較好安排他們的推薦信與送達
時間。

申請美國學校



如果台灣出國念博⼠的⼈越來越少,以後要出去難度也會越
來越⾼,造成這種情況的原因是,⼀個系如果有收過台灣學
⽣,然後這些⼈的學業研究表現優良,系上就會喜歡錄取台
灣學⽣,反⾔之如果這個系都沒收過台灣學⽣或很久沒招過
台灣⼈,審查委員們的對台灣學⽣沒印象,錄取台灣⼈的機
會⾃然⼤⼤降低。

申請美國學校不為⼈知的⼀⾯



給未來的博⼠班學⽣ㄧ個建議,指導教授的話和爸媽⼀樣,
選擇你覺得合理的建議聽,會這樣說有兩個原因,第⼀是爸
媽與教授,除了年紀⽐你⼤之外,並不⾒得⼀定⽐你厲害,
更重要的是你的未來前途由你⾃⼰負責,所以你有權利⾃⼰
決定,但是千萬不要意⾒不和⽽跟指導教授與爸媽吵架,
到頭來你只會是吃虧的⼀⽅。

找指導教授



給在念博⼠班的學弟妹⼀點建議,如果想要畢業以後
⾧期從事學術⼯作,務必設法在博⼠班或博⼠後期間
拿到研究fellowships,這不但讓你有⾃⼰的研究經費與
⾃由,也對你未來找教職會有很⼤的幫助。

念博⼠班的經費



閒聊--研究⽣如何跟指導教授要資源

以前在美國唸博⼠班晚期的時候,我指導教授的
DOE與NSF經費的progress reports,超級電腦時間
的proposals主要都是我寫的,以前同學們常抱怨沒
錢出去參加研討會,我早就每年出國開會4-5次,⾶
到變成航空公司的⽩⾦卡會員,⽐⽼師的⾦卡還
⾼,看到跟⾃⼰研究相關的研討會,就跑去跟⽼師
說, I am interested in this conference. ⽼師通常會
說: Yes, you should go. Our grants can cover your 
travel expense.與⼤家分享⼀個⼼得,當研究⽣除了
⾃⾝研究,如果可以也要努⼒幫⽼師爭取資源,⼀
旦拿到各式補助,當你需要什麼東西要跟⽼師要的
時候,⽼師也沒有藉⼜說不⾏。

博⼠班⽣存



努⼒爭取研究資源



努⼒爭取研究資源
1. University of Kyoto, Japan, Conference Travel Grant, 2012: $705
2. American Astronomical Society, International Travel Grant, 2012: $1,362
3.University of G ̈ottingen, Germany, Conference Travel Grant, 2012: $780
4.International Astronomical Union, Travel Grant, 2012: $313
5.American Astronomical Society, International Travel Grant (IAU GA), 2012: $1,378
6.American Physical Society, Travel Award for Excellence in Graduate Research, 2012: $500 
7.American Physical Society, Division of Nuclear Physics–Travel Award, 2012: $300
8.American Physical Society, Division of Astrophysics Physics–Travel Award, 2012: $600 
9. Sigma Xi Foundation, Research Grant, 2012: $675
10.UC High-Performance AstroComputing Center, Travel Grant, 2011: $1,267
11.National Science Foundation, Head Meeting Registration Fee Waiver, 2011: $450
12.American Physical Society, Division of Astrophysics Physics–Travel Award, 2011: $300 
13.American Astronomical Society, International Travel Grant, 2011: $2,138 
14.International Astronomical Union Travel Grant, 2011: $365
15.American Physical Society, International Travel Grant, 2011: $800
16.American Physical Society, FPD Scholar Award, 2011: $1,000 
17.University of Minnesota, Thesis Research Grant, 2010: $2,500
18.CECAM, Conference Travel Grant, 2010: $1,668
19.University of Texas at Austin, Conference Travel Grant, 2010: $950
20.University of Minnesota, Lump-Sum Travel Fellowship, 2009: $600
21.National Science Foundation, International Travel Grant, 2009: $1,000 



研究獎⾦與肯定



研究獎⾦與肯定

1.NSF, Scientic Visualization Competition, the Finalist in Graphics, 2016
2. University of Minnesota, Best Dissertation in Physical  Science, 2015
3. Berkeley National Laboratory, NERSC  Achievement Award, 2015
4. East Asian Core Observatories Association, EACOA Fellowship, 2015
5. International Astronomical Union, Gruber Fellowship, 2013
6. The University of Minnesota, Johnston Fellowship, 2012
7. Kavli Institute for Theoretical Physics, Graduate Fellowship, 2012:
8. Advances in Computational Astrophysics, Best   Paper Prize, 2011
9. MSI Research Exhibition, Best Poster Prize, 2011
10. University of Minnesota, Edmond Franklin Fellowship, 2008



閒聊--博⼠⽣的論⽂數

發表論⽂對於⼀位科學家就好像製造產品對於⼀家公司,我們都希望產品的質與量都能越⾼越好,所謂好的
標準是因⼈⽽異並且很難定義的,我覺得當⼀位博⼠⽣已發表2-3篇第⼀作者國際期刊論⽂,他具有獲得博⼠
學位的資格,也具有競爭⼀般博⼠後⼯作的⾨票,然⽽想要競爭⾼度⾃主與較好待遇的博⼠後研究獎⾦,最好
建議還是能衝到4-5篇論⽂,這帳⾯上的論⽂數字其實只算是資本額,實質上的效益必須考慮⼀個很重要的因
素---推薦信, 尤其是你博⼠導師的推薦信,導師研究⼜碑,為⼈處事,是否⾼徒滿天下...都是考慮的因素, 曾經
聽⼀位⽼師說過,他寫推薦信的時候,⼀開頭就說他指導過⼗幾位博⼠⽣,到⽬前為⽌⼤約有七成的都變成名
校教授,我⽬前所推薦的這位學⽣,在我所指導過到的學⽣裡⾯,⼤約排Top 10%,委員們覺得這位學⽣的程度
如何？如果有⼀封這樣的推薦信,對申請絕對是⼤⼤加分, 所以我覺的有效論⽂是應該這樣定義：

有效論⽂數 ＝ 推薦⼒x實際論⽂數

推薦⼒： 是介於0.5 - 2 

如果⽼師真的很推你,然後⽼師本⾝名氣⼤,公信⼒強,這推薦⼒可是超過1以上,但是如果你每天跟⽼師互看
不順眼,或⽼師⾃⼰不太會推薦別⼈,那這個推薦⼒可能會⼩於1,結論在好好研究,努⼒出論⽂之餘,也設法培
養你未來寫推薦信的⼈選吧。

發表論⽂與找⼯作



美國研究型⼤學的教授是怎麼被選出來的？？

UCSC天⽂系有不少⽼師歲數已逼近退休年齡,所以近幾年都有在招新⽼師舉動,史丹⽼師也常跟我聊到系上招新⽼師的情
況, 以去年為例,系上招聘⼀位宇宙學的⽼師,收到⼤約152 份申請資料,⽼師說約三分之⼀的⼈直接刷掉,他們不⾒得是申請
資料不好⽽是今年找的是宇宙理論⽅向,領域差太遠的申請資料直接資源回收, 通常主要有三位⽼師負責審資料, ⼀個⼈讀
152*2/3*1/3 ~ 33份,每個⽼師列出⾃⼰⼼⽬中前最佳⼗⼈名單,然後聚在⼀起討論把三⼗⼈名單縮⼩⾄五～⼗⼈,這個名單
稱之為short list,在名單上的⼈會被正式邀請到系上⾯試與發表演講,然後從⾯試表現,最後再決定要聘誰,基本上能進來這個
名單的⼈,單論研究資格已經算是合格的候選者,⾯試主要是考察侯選⼈的臨場反應與系上⼈員互動情況。

史丹⽼師個⼈審核的標準

1, 推薦信
先看推薦信才決定要在這份申請資料上花多久時間,推薦⼈的來歷很重,如果⽼師不認識或沒聽過推薦者,那這封推薦信對
他⽽⾔很難有很強的說服⼒,接著看推薦⼈有沒有⽤到BEST, OUTSTANDING 等關鍵字。

2, 研究成果
主要看申請者研究發表的論⽂,通常只算“第⼀作者的⽂章”數⽬和引⽤次數,審的⼈標準不⼀,但是以⽼師的標準看的話,這
數字⾮常驚⼈......

3. 研究經歷 
看看是不是在名校或重要的機構作研究,是否有拿過各類研究獎⾦,這個指標是評量申請者未來申請外界經費的潛⼒。

4 .最後才是研究計畫,教學理念與指導學⽣的經驗。

這些指標主要是針對研究型⼤學適⽤,教學型⼤學的順序是剛好想反,
對不同學校與審核⼈,上述條件可能不盡相同。

想⼀直看星星, 找教職？



以我之⾒,在主要研究型⼤學得到終⾝職研究⼯作的⼈,主要分成三種類型的研究者

1 頂級名校博⼠(Top5) > ⼀或兩任有獎博後 > 教職 (佔50%)
2 ⼀流⼤學博⼠(Top50) > 知名機構⼀般博後 >有獎博後> 教職 (佔40%)
3. 愛因斯坦路線與其他 (佔10%)

名校指標:通常名校的學⽣素質原本就好,知名⼤學通常能提供⽐⼀般學校更佳的師資與學
習資源,所以名校學⽣的成功率⾃然就⽐較⾼,但這不是絕對。

博後指標 : 博後是⼀個學⽣變成教職員的⼀個重要階段,能獲得博後研究獎⾦通常代表這
個學⽣做了很不錯的博⼠論⽂,在該領域獲得專家與⼤⽼們的認同,有機會能成為該領域的
領導者,另⼀⽅⾯該學⽣能拿到博後獎⾦也表⽰他以後能爭取外在研究經費的潛⼒,這是⼀
點在經費緊縮的現在,是⾮常重要的。

我想表達⼀個訊息, ⼀個做研究⼈的track⽐他的起跑點還重要,不論他是不是名校畢業,博
⼠讀多久,博後做多久,只要他的track⾛勢往上,這裏指研究的質與量,⼯作的重要性與學界
⾵評,最後都會有拿到學術⼯作的機會。

教職前哨戰



我從東尼⾝上學到的事情
因為研究的關係, 我認識了東尼這個年輕⼈, 他算是半個台灣⼈,⽗母來⾃台灣⽽他在美國加州出
⽣,東尼繼承了台灣⽗母的優良⾎統從⼩在學業上的表現就很突出,他2007 年以破紀錄的成績 
(GPA 4.35/4.00）畢業於史丹佛⼤學物理系,也是當屆畢業⽣代表,但是成績優異的東尼並沒有繼續
念研究所,反⽽是跑到著名的投顧公司⾼盛當了顧問,做了兩年之後,不巧遭遇美國⾦融⾵暴,他決定
回來唸書,他申請到哈佛的天⽂物理博⼠班,在哈佛的時候,他是著名赫茲獎學⾦暨NSF研究⽣獎⾦
的得主,然後他又以短短四年的時間從哈佛拿到了博⼠學位,也做了幾篇很不錯的論⽂,畢業之後東
尼就在學術界消失了,原來是他⽼兄跑去⾃⼰開公司了,他現在不寫論⽂反⽽是猛發專利, 他現在的
⽬標是研究新材料應⽤在未來能源科技上, 我很看好他的點⼦,說不⼀定很快就可以造福全⼈類,寫
了這些有關東尼的事, 不是要說明東尼有多棒,⽽是我從他⾝上學到了幾件事,第⼀件事,就是年輕
⼈不能驕傲,總以為⾃⼰很聰明⽽不去努⼒,當你有機會看到類似像東尼的⼈,你會發現聰明的⼈還
真不少⽽且越聰明的⼈越努⼒, 第⼆件事情是我們必須從新思考什麼叫學以致⽤？東尼的博⼠論
⽂是研究超新星爆發,跟他現在研發材料的⼯作完全無關,為什麼東尼還是做的⼀樣好, 因為東尼在
⼤學與研究所的訓練給他打下很好的思考邏輯基礎,所以他學新的東西⼀下就上⼿,更重要的事,東
尼⼀點都不在乎別⼈的眼光,他⽼兄做他⾃⼰覺得重要感興趣的事,然後把它做到最好, 東尼這樣精
神值得好好學習。

如果不想看星星,還能做什麼？



科學研究⼯作最⼤的報酬不是⾦錢,名聲或權⼒,⽽是研究
中所得到樂趣,了解從來沒⼈理解的⾃然現象,拓展⼈類知
識的版圖。


-Ken's random thoughts

如果你要學習⼀個技能,最好的⽅式就是從實作去學, 

如果你要變強,最好的⽅式就是跟⽐你強的⼈⼀起⼯

作,學習他們的觀念與態度,通常這就是他們⽐你強的

原因。


-Ken's random thoughts


送給⼤家的兩句話



告訴我你的想法？？ 

Q&A





Temperature-Density Diagram of Stellar Evolution
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Temperature-Density Diagram of Stellar Evolution
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Fate of  Very Massive Stars
Star > 80 M⊙

𝞬 < 4/3



   The Death of  Massive Stars 
             Woosley, Heger, & Weaver (2002) 



20 M⊙ > M* > 10 M⊙
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• Exceptional explosion and brightness  

Text
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• Accessibility in Research (models and 
observations)

• Fundamental physics (GR, HEP) 



The Telescope for Simulators

ATERUI II



Lehnart, et al. (2009)

Hydro Simulations



Lehnart, et al. (2009)

Hydro Simulations
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Fe-core Collapse SNe 
Nordhaus+ 2010 
Using CASTRO

Explosions from the heart of  star
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NASA JPL

Hypernovae and Collapsars 



Hypernova and GRB !!!

Chen+ 2017 

60 M⊙ > M* > 30 M⊙



Hypernova and GRB !!!

Chen+ 2017 

60 M⊙ > M* > 30 M⊙



M*>> 100 M⊙

GR Instability  Supernovae (GSNe)

Chen+ ApJ 790 162 (2014)


