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￼2 宇宙線のエネルギー分布と超新星残骸起源説

Evoli  (2020)

銀河系内で発生
起源は?

超新星残骸が有力

エネルギー収支 (LCR~1041 erg s-1)
30‒100年に1回のSN爆発を仮定 
→ 運動エネルギーの10‒30%がCRに 
　 変換？

[e.g., Amenomori+ 2021]

加速機構
Fermi一次加速が予測 [e.g., Axford+ 1977]

[Baade & Zwicky 1934]

根拠

しかし、わかっていないことも多い
- 本当にPeVまで加速できる？ 
- どうやってFermi一次加速に注入する？

Knee

宇宙線スペクトル

PeVまで加速され得る天体 (PeVatron) の 
詳細な調査が鍵を握る

（注入問題）



394 E.A. Helder et al.

Fig. 9 Chandra X-ray 4.0–6.0 keV image of the Tycho supernova remnant, smoothed with a ∼0′′.75 Gaus-
sian. Adapted from Eriksen et al. (2011), courtesy to Dr. Eriksen

Fig. 10 Supernova remnant
synchrotron emission images
simulated by Bykov et al.
(2011a) to model the Tycho
supernova remnant stripes.
Simulations done within a frame
of the nonlinear model of
diffusive shock acceleration
taking into account magnetic
field amplification from a CR
current driven instability. The left
panel is the synchrotron X-ray
intensity at 5 keV regime. The
degree of polarization of the
X-ray emission is in the right
panel with the degree of linear
polarization shown in the color
bar. The high degree of
polarization of the X-ray
synchrotron stripes is evident.
Reproduced by permission of the
AAS

￼3 PeVatron候補天体: 超新星残骸Tycho

Eriksen+ 2011

4.1‒6.1 keV (Synch. rad.)

๏超新星残骸Tycho … 1572年 (年齢450年) に超新星爆発が観測された若い残骸 
‣ 西部に特異なシンクロトロン放射由来の縞状構造 

縞のピッチ幅(lgap~8’’)をジャイロ運動の直径とした場合、PeVまで陽子加速(?) [Eriksen+ 2011] 

　￼ 　(磁場強度はB~30 uG [Cassam-Chenaï+ 2007]を仮定) 
多くの理論的研究も [e.g., Bykov+ 2011; Malkov+ 2012; Caprioli & Spitkovsky 2013; Laming+ 2015] 

‣ FermiLATやVERITASの観測から、最低でも0.5 PeVの陽子加速の証拠あり [Morlino &  Capriori 2012]

<latexit sha1_base64="tu7KB6Nr8rtgy24Nv3MOJLnRhFU="></latexit>
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￼4 TychoにおけるX線時間変動
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縞状構造全体で数年単位の 
増光 & 減光を発見

変動のタイムスケールから、
数100 μGの磁場増幅を示唆 
→ PeV以上の陽子加速？

X線時間変動観測は、粒子のエネルギー変化を直接的に観測するのに有効
熱的放射の時間変動を捉えれば 
Fermi一次加速に注入するまでのエネルギー変化に対してアプローチできる



￼5 Tychoにおける熱的放射の時間変動

2003年→ 2007年→ 2009年 → 2015年

0.5–1.5 keV 
1.63–2.26 keV 
4.1–6.1 keV

Tycho’s SNR 
(Chandra image)

0.5‒1.5 keV

Tychoで初めて熱的放射の時間変動を発見



￼6 エネルギーバンドごとの時間変動

Soft band (0.5‒1.5 keV) Middle band (1.6‒2.1 keV) Hard band (4.0‒6.0 keV)
Contours: soft band Contours: soft band

Knot1

時間変動あり 
（熱的放射）

時間変動なし 
（熱的放射）

時間変動なし 
（非熱的放射）

- 非熱的放射は変動なし 
- 同じ熱的放射でもSoft bandとMiddle bandで時間変動の有無が異なる
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￼7 Knot1とその近傍のスペクトル

Knot1のスペクトルの変動を定量的に解析

Knot1

Knot1

Ref1

Ref1

Knot1 
Ref1

Knot1 
Ref1

Knot1 
Ref1

Knot1 
Ref1

Knot1 
Ref1

Knot1とRef1のスペクトルを比較
→  ￼  1.5 keV でKnot1がRef1より明るい ＋ 年々Knot1のexcessが高エネルギー側へ拡大≲
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๏Ref1領域の成分＋低温度成分でフィッティング 
‣ Ref1領域の成分…非平衡プラズマ＋power law 

‣ 低エネルギー成分…アバンダンスは太陽組成 
　　　　　　　　　電子温度、イオン化年齢、Emission Measureの変化を調べる

￼8 フィッティングモデル

シンクロトロン放射 

(power law)

低エネルギー成分 
(非平衡プラズマ)

中エネルギー成分 
(非平衡プラズマ)

Soft band

Knot1

Ref1

※ Ref1領域とリンク

※ Ref1領域とリンク



￼9 フィッティング結果
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中エネルギー成分、シンクロトロン成分は 
2009年のみ表示

๏低エネルギー成分＋Ref1領域のモデルでのフィッティング結果 
‣ 低エネルギー成分の形が年々変化している（後述） 
‣ 低エネルギー成分は太陽組成のモデルでよく再現 
　-> 低エネルギー成分は星間物質由来？

シンクロトロン放射

低エネルギー成分

中エネルギー成分



Hα (2012年)
[Knežević+ 2009]

￼10 Knot1の可視光のイメージ

Soft band (2015年)
Hα (HST, 2008年) 
[Lee+ 2010]

Hα輝線画像と良い相関
濃い中性水素ガスと順行衝撃波が相互作用 [Ghavaminan+ 2000]

Knot1は星間物質由来 (Tychoで初検出)
HSTの画像では、複数のフィラメントが重なった構造

密度が高く複雑な形をした構造が存在？



‣ Emission Measure (nenHV)の値から、ISMの密度は~10 cm-3 

　(c.f. 周りの星間物質の密度は0.3‒1 cm-3 (Williams+ 2013)) 

‣ この場合の15年間での電離度の変化は、neΔt~5×109 cm-3 s 程度

￼11 低エネルギー成分のベストフィットパラメータ

有意な変化なし

電離度 Emission Measure 電子温度

上昇の傾向を発見

ISM中の濃い構造と衝撃波が衝突して加熱している？
電子温度が15年で~0.2 keV -> ~0.7 keV上昇
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￼12 電子温度上昇の解釈

電子温度: 陽子温度:

衝撃波のすぐ下流の温度

→ その後、陽子-電子間でエネルギー交換して電子温度が上昇

42 第 6章 超新星残骸Tychoにおける熱的プラズマの時間変動

る (Ghavamian et al., 2000)．このことから，6.2.2節での仮定のように，knot1–3からの
放射は順行衝撃波と ISMとの相互作用によるものと考えられる．SNRにおける熱的X線
の数年単位での時間変動は Cas Aでも報告されている (Patnaude & Fesen, 2007, 2014;

Rutherford et al., 2013)．Patnaude & Fesen (2014)によると，この領域はイジェクタ由
来の [OIII]輝線と良く相関しており，イジェクタ中の小さく高密度の構造が，逆行衝撃波
と相互作用して明るくなった可能性を議論している．Cas Aの変動領域でも実スケールは
約 0.05 pcであり，今回観測された時間変動領域と大きさが同程度である．
本研究では特に変化が顕著な knot1に着目してスペクトル解析を行い，電子温度，電

離度，Emission Measureの時間変化を調べた．その結果，Emission measureの変化はほ
とんどなく，電子温度のみが上昇していることがわかった．これは，制動放射のスペク
トル（3.3.1節の式 3.18参照）のカットオフの位置が高エネルギー側に移動することで，
! 1.2 keVの帯域でフラックスが増加したと解釈できる．また，Emission measureが変化
していないことから，増光領域の放射粒子数は変わっていないことになる．このようなこ
とから，knotではすでに衝撃波が通過しており，電子と陽子が温度平衡に至る過程で，電
子が陽子からエネルギーを受け取ったというシナリオが増光のメカニズムとして考えら
れる．
以上のような描像を考え，knot1の密度を見積もる．電離度は ne ! 1.0 × 1010 s cm−3

であり，ほとんど変化がなかった．このことから，12年の間の電離度の変化はせいぜい
ne∆t ! 1.0× 1010 s cm−3である．従って，密度の上限として，30 cm−3が与えられる．ま
た，Emission Measureは nenpV/(4πd2) ! 2× 1010 cm−5である．放射領域 V は，SNRの
視線方向の厚さで制限されるため，SNRの半径を 260′′，knot1の中心からの距離を 270′′

とすると，奥行きから密度の下限値として，10 cm−3が決まる．ここで，太陽組成から，
ne = 1.2npとした．つまり，解析結果の電離度と Emission Measureを矛盾なく説明する
ためには，放射領域の密度は 10–30 cm−3の範囲にあると考えられる．
電子とイオンの相互作用としてクーロン衝突のみを考えた場合，電子温度の時間依存性
は式 (2.19)と式 (2.23)に従って，

dT

dt
=

Tf − T

teq
, (6.1)

teq = 3.1× 108
(
kBTe

eV

)3/2 ( ne

cm−3

)−1

(lnΛ)−1 s, (6.2)

と書ける．ここで，星間空間はほとんどが陽子で構成されるため，陽子以外のイオンとの
衝突による温度上昇は無視できるものとしている．図 6.8は式 (6.1)から計算した電子温度
の時間変化である．シアンとオレンジの帯は観測値を表している．式 (2.18)から，衝撃波
速度によって電子と陽子の加熱直後，つまり熱交換が行われる前の温度が異なるため，温
度変化の仕方も変わる．この図からわかるように，vk = 600 km s−1や vk = 1000 km s−1

では，0.39+0.10
−0.08 keVから 0.68± 0.13 keVまでの温度変化するのに 12年間より長いタイム

￼  : 電子密度<latexit sha1_base64="yDgy8ujOs1ULQRIkgkpUqCVZxuA="></latexit>ne

[Spitzer 1962]
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無衝突加熱を考慮すると…
衝撃波面で熱交換が起こり、￼ がmass比より大きくなる(Te/Tp)init

Knot1の衝撃波速度(vsh)は圧力平衡を仮定して、密度比から計算
<latexit sha1_base64="Z1+ZkYRrKwqASJTM1Ep8ph/tQ/s="></latexit>

vsh = (⇢ism/⇢knot)
1/2vism

Knot1の密度　　Emission Measureの値から、nH~10 cm-3 (前述)

周りの密度　　   Williams+2013より、nH~0.1‒2.1 cm-3

Knot1の密度は周りの約10倍のオーダー

ISMの衝撃波速度は4000 km/s (Tanaka+2021)
→ Knot1の衝撃波速度は~1500 km/s

例
￼ を変えた温度変化の計算結果と比較(Te/Tp)init

2 2



￼13 計算結果との比較

￼  で実験結果を説明できる(Te/Tp)init ≲ 0.05
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studies and show an increased sensitivity to ! compared to those
of Papers I and II. The ability to sensitively probe both the shock
velocity and the temperature equilibration is of interest for stud-
ies of collisionless electron heating in shocks, as described be-
low. Typically, inferred values for vs are !10%Y30% smaller
than those quoted in Paper I, primarily because of the contri-
bution of broad neutral velocities to the relative speeds in fast
neutral-ion interactions. The shock speeds in Tycho’s SNR and
SN 1006 are smaller by about 15% and 27%, respectively, than
those reported previously. One implication is that the distances to
these SNRs derived from the shock speeds and proper motions
are correspondingly smaller. The inferred distance to SN 1006
is reduced from 2.18 kpc (Winkler et al. 2003) to 1.6 kpc. The
corresponding brightness of the SN is squarely in the middle of
the Type I SN distribution at 2.18 kpc, but is 0.7 mag fainter at
1.6 kpc. The smaller distance is more comfortable in comparison
with that of the Schweizer-Middleditch star, which lies between
1.05 and 2.1 kpc and whose spectrum shows absorption by
SN 1006 ejecta (Burleigh et al. 2000). On the other hand, the
ejecta are observed to expand at 7026 km s"1 (Hamilton et al.
2007), and the requirement that this material lie within the rem-
nant places a conservative lower limit to the distance of 1.6 kpc,
which is just consistent with that derived here.

6. DISCUSSION

6.1. Collisionless Shock Heating

One of the motivations for studying Balmer-dominated SNRs
is to probe the physics of collisionless shocks.While variousmech-
anisms for transferring energy from proton to electron popula-
tions have been proposed in the literature, there is no consensus
on how to predict the value of ! for a given set of shock param-
eters in astrophysical contexts. In a recent paper, G07b attempted
to address this problem by deriving a relation for the temperature
equilibration ratio versus shock velocity from observations of
shocks in SNRs. They reported that their results could be fitted
by a curve of !(vs) / v"2

s , with! ¼ 1 for vs $ 400 kms"1. Given
that the proton temperature scales roughly as Tp / v2s , this con-
clusion implies that the electrons are heated to a constant temper-
ature, independently of the shock velocity. While G07b discussed
a possible mechanism for this dependence, it has not yet been
established that theoretical models can produce such an effect.

Using our new model for emission from Balmer-dominated
shocks, we have calculated an updated !(vs) relation, which is
displayed in Figure 13. The solid curve depicts the proposed v"2

s
dependence, with ! ¼ 1 for vs < 400 km s"1. For all the points
shown in the plot, we have self-consistently fitted measurements
of both WFWHM and Ib /In. We fix the preshock ionization at
fp ¼ 0:5, and we exclude the majority of measurements from
DEM L71/SNR 0505"67.9, as well as one measurement each
from Cygnus and SNR 0519"69.0 that we are unable to account
for with our models. We find from our calculations that the data
are not well fitted by a power-law relation !(vs) / v""

s ; if we
set " ¼ 2, the fit to the ! curve yields a reduced #2 of #2

r ¼
62:8/12 ¼ 5:2.5 For shock velocities of vsP1500 km s"1, our re-
sults are fairly close to those of previous models. At higher ve-
locities, vs > 2000 km s"1, the deviations are more significant.
The minimum value of the temperature equilibration ratio is
! ! 0:03 at velocities of vsk1500 km s"1. This value is greater
than the theoretical minimum ! ¼ me /mp by several orders of
magnitude, but it is smaller than the value predicted by some

collisionless heating models (e.g., Cargill & Papadopoulos
1988).

6.2. Limitations to Our Model and Future Work

As demonstrated by SNR 0505"67.9, the Cygnus Loop, and
SNR 0519"69.0, an additional physical mechanism is needed to
account for the observed H" emission seen in some SNRs. One
possibility is that a significant amount of the dissipated energy in
the shock is transferred to cosmic rays, producing a precursor
that can heat and accelerate the upstream gas, altering the shock
jump conditions (S91; Hester et al. 1994; Sollerman et al. 2003).
In addition, the precursor can ‘‘push’’ on the upstream protons,
leading to a velocity differential between the neutrals and charged
species (e.g., Berezhko & Ellison 1999). Furthermore, all pre-
vious models have assumed that the kinetic distribution func-
tions for protons and electrons in the shock transition zone are
Maxwellian. However, recent calculations have shown that the
proton distribution can significantly depart from Maxwellian
behavior, forming a distinct ‘‘pickup’’ ion population (Raymond
et al. 2008). This effect will change the structure of the transition
zone, the broad neutral distributions, and the kinetic reaction rates.

The inclusion of a cosmic-ray precursor will affect the pre-
dicted broad-to-narrow line strength in several ways. Broaden-
ing of the cold neutral distribution function effectively reduces
the optical depth to Ly! scattering, which will decrease the con-
version efficiency of narrow Ly! to H" and increase Lbn. In con-
trast, additional excitation of cold neutral hydrogen atoms in the
precursor will increase narrow-line emission and decrease Lbn.
While it is not obvious which effect is dominant, evidence for
such precursor effects exists in the anomalously large widths of
H" lines in most Balmer-dominated SNRs (Sollerman et al. 2003).
In addition, H" emission from a spatially resolved precursor in
Tycho’s SNR has recently been reported by Lee et al. (2007).

The spatial structure of the shock transition zone provides a
way to infer the external density n0 and the preshock ionization
fraction fp. As noted in x 5.2, the spatial emissivity profile and the
centroid shift between the narrow and broad components have a
strong dependence on fp and n0. Raymond et al. (2007) were able
to spatially resolve the total H" emission from SN 1006 us-
ing the Advanced Camera for Surveys (ACS) instrument on the

Fig. 13.—Temperature equilibration ratio ! as a function of the shock veloc-
ity vs for Balmer-dominated shocks fitted by our calculations. The symbol shape
denotes the origin of each data point from the SNRs in our sample. The solid
curve shows the dependence !(vs) / v"2

s for a heating mechanism that is inde-
pendent of shock velocity. Fitting this curve to the inferred values from our new
model yields a reduced #2 of #2

r ¼ 62:8/12 ¼ 5:2. [See the electronic edition of
the Journal for a color version of this figure.]

5 Note that such a large value of #2
r should be interpreted in the context of the

10% uncertainties associated with the atomic cross sections used.
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今回の結果 先行研究 (Hα) での結果 
[van Adelsberg+ 2008]

Hαの観測から衝撃波速度 ￼  1000 km/s で

￼  ~ 0.05 

-> 今回の結果と矛盾なし

≳

(Te/Tp)init

‘09

‣ 今回の観測でHαの結果とは独立に衝撃波直後の￼ を推定できた 

‣ ￼  km/sでは、周辺環境や衝撃波速度に関係なく、￼  ことを示唆

Te/Tp

vsh ≳ 1000 Te/Tp ∼ 0.05



‣ 超新星残骸Tychoにおいて時間変動解析を行なった 
‣ 熱的X線放射の時間変動を発見 

‣ この放射の特徴 
星間物質由来 (Tychoで初の発見) 
温度が年々上昇 
→ クーロン加熱モデルと比較すると、 

￼  のときに測定結果を 

よく再現

(Te/Tp)init ≲ 0.05

￼14 まとめ



Backup



‣ このモデルのフィッティング結果では電子温度の上昇を示唆 
‣ 一方、電離度やEmission Measureは有意な変動を確認できな
かった。

￼16 Knot由来の放射の時間変動
電子温度 電離度 emission measure 

(=放射粒子の数)
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￼17 Correlation between stripe and ISM

color: 12CO(J=1‒0) 
contour: 1420 MHz radio continuum

Lee et al. (2004)
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￼20 イオンフラクション
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￼21 宇宙における無衝突衝撃波

地球上の衝撃波（衝突系）
平均自由行程 = 数10 nm 
衝撃波の厚さ = 1‒10 cm

太陽風のバウショック（無衝突系）
平均自由行程 = ~1012 m 
1AU = 1.5×1011 m

無衝突衝撃波…粒子間の衝突がほとんど起こらない衝撃波

クーロン衝突による熱交換が行われにくい

Te,i：電子やイオンの温度 
me,i：電子やイオンの質量kTe,i =

3

16
me,iV

2
sh

<latexit sha1_base64="x9H97nIbdz0AjT0zJbhNzc4Dbh4="></latexit>

Te

Tp
=

me

mp
⇠ 1

2000
<latexit sha1_base64="shw7g5T7rDuRz522TvsYE/WbP4o="></latexit>

衝撃波下流の温度（Rankine-Hugoniotの関係式）

実際の観測では、Te~Tpとなる (e.g., Ghavamian+ 2001)

-> プラズマ中の電磁場を介して熱交換する（無衝突加熱）
 (e.g., Cargill & Papadapoulos 1988)

今回の解析の目的：無衝突加熱をリアルタイムで観測する



￼22 超新星残骸（SNR）の衝撃波
超新星残骸(SNR) … 衝撃波が掃き集めた星間物質(ISM)や爆発噴出物(ejecta)で構成

SN 1006 
(NASA/CXC)

熱的プラズマ

シンクロトロンX線

Bamba+03
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SN 1006のスペクトル

シンクロトロンX線
衝撃波加速された非熱的粒子由来

熱的プラズマ
衝撃波加熱された熱的粒子由来



￼23 超新星残骸Tycho
Tycho’s SNR  
(Chandra image)

0.5–1.5 keV 
1.63–2.26 keV 
4.1–6.1 keV 2003年→ 2007年→ 2009年 → 2015年

約3 pc

‣ 1572年爆発（年齢449年）の若いSNR -> 粒子加速が活発 
‣ 4.0‒6.0 keVでシンクロトロン放射が明るい
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￼24 熱的プラズマの時間変動探索結果
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2015年と2003年の差分画像 (0.5‒1.5 keV帯域)
Knot1
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Tychoで初めて熱的放射の時間変動を発見
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￼25 縞状構造の時間変動探索

4.1‒6.1 keV

Okuno, MM+2020で 
見つけた時間変動

4.1–6.1 keV

1.5E-08

1E-08

5E-09

0

-5E-09

-1E-08

-1.5E-08

-2E-08

Right ascension

D
ec

lin
at

io
n

増
光

減
光差分画像 (2015年-2003年)

本研究で見つけた 
時間変動 [MM+2020]
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縞状構造全体で増光&減光を発見
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￼26 解析領域とフィッティングモデル
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￼27 シンクロトロン放射の光子指数と表面輝度の変化
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￼28 縞ごとの時間変動
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￼29 時間変動の解釈
๏増光＆硬化の解釈 
‣ 粒子加速により、相対的な電子が増えた 
‣ → 粒子加速のタイムスケール 

￼  

๏減光＆軟化の解釈 
‣ シンクロトロン冷却でX線を放射する電子が減った 
‣ → シンクロトロン冷却のタイムスケール 

‣ 　￼

tacc~tsyn~数年 → 縞状構造全体で数100 µGの磁場増幅を示唆



๏衝撃波面と縞状構造は異なる傾向 
‣ 衝撃波面…表面輝度と光子指数の相関なし 
‣ 縞状構造の方が硬い放射

￼30 衝撃波面との比較
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