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天体ニュートリノの観測

観測されたνスペクトルの特徴 
1. 強度はUHECRと同程度 
2. スペクトル指数 ~ 2.3 
3. 数PeV にcut off または break

Aartsen et al. ’13
Artsen et al. ’14

• Ice Cube が 30TeVから
PeVの Neutrinoを検出

5

FIG. 4. Extraterrestrial neutrino flux (⌫ + ⌫̄) as a function
of energy. Vertical error bars indicate the 2�L = ±1 con-
tours of the flux in each energy bin, holding all other val-
ues, including background normalizations, fixed. These pro-
vide approximate 68% confidence ranges. An increase in the
charm atmospheric background to the level of the 90% CL
limit from the northern hemisphere ⌫

µ

spectrum [9] would re-
duce the inferred astrophysical flux at low energies to the level
shown for comparison in light gray. The best-fit power law is
E2�(E) = 1.5⇥ 10�8(E/100TeV)�0.3GeVcm�2s�1sr�1.

excess at low energies, hardening the spectrum of the re-
maining data. The corresponding range of best fit astro-
physical slopes within our current 90% confidence band
on the charm flux [9] is �2.0 to �2.3. As the best-fit
charm flux is zero, the best-fit astrophysical spectrum
is on the lower boundary of this interval at �2.3 (solid
line, Figs. 2, 3) with a total statistical and systematic
uncertainty of ±0.3.

To identify any bright neutrino sources in the data, we
employed the same maximum-likelihood clustering search
as before [11], as well as searched for directional corre-
lations with TeV gamma-ray sources. For all tests, the
test statistic (TS) is defined as the logarithm of the ratio
between the best-fit likelihood including a point source
component and the likelihood for the null hypothesis, an
isotropic distribution [34]. We determined the signifi-
cance of any excess by comparing to maps scrambled in
right ascension, in which our polar detector has uniform
exposure.

As in [11], the clustering analysis was run twice, first
with the entire event sample, after removing the two
events (28 and 32) with strong evidence of a cosmic-ray
origin, and second with only the 28 shower events. This
controls for bias in the likelihood fit toward the positions
of single well-resolved muon tracks. We also conducted
an additional test in which we marginalize the likelihood
over a uniform prior on the position of the hypothetical
point source. This reduces the bias introduced by muons,
allowing track and shower events to be used together, and
improves sensitivity to multiple sources by considering
the entire sky rather than the single best point.

Three tests were performed to search for neutrinos cor-

FIG. 5. Arrival directions of the events in galactic coordi-
nates. Shower-like events (median angular resolution ⇠ 15�)
are marked with + and those containing muon tracks (. 1�)
with ⇥. Approximately 40% of the events (mostly tracks
[13]) are expected to originate from atmospheric backgrounds.
Event IDs match those in the catalog in the online supple-
ment [29] and are time ordered. The grey line denotes the
equatorial plane. Colors show the test statistic (TS) for the
point source clustering test at each location. No significant
clustering was observed.

related with known gamma-ray sources, also using track
and shower events together. The first two searched for
clustering along the galactic plane, with a fixed width
of ±2.5�, based on TeV gamma-ray measurements [35],
and with a free width of between ±2.5� and ±30�. The
last searched for correlation between neutrino events and
a pre-defined catalog of potential point sources (a com-
bination of the usual IceCube [36] and ANTARES [37]
lists; see online supplement [29]). For the catalog search,
the TS value was evaluated at each source location, and
the post-trials significance calculated by comparing the
highest observed value in each hemisphere to results from
performing the analysis on scrambled datasets.

No hypothesis test yielded statistically significant evi-
dence of clustering or correlations. For the all-sky cluster-
ing test (Fig. 5), scrambled datasets produced locations
with equal or greater TS 84% and 7.2% of the time for
all events and for shower-like events only. As in the two-
year data set, the strongest clustering was near the galac-
tic center. Other neutrino observations of this location
give no evidence for a source [38], however, and no new
events were strongly correlated with this region. When
using the marginalized likelihood, a test statistic greater
than or equal to the observed value was found in 28% of
scrambled datasets. The source list yielded p-values for
the northern and southern hemispheres of 28% and 8%,
respectively. Correlation with the galactic plane was also
not significant: when letting the width float freely, the
best fit was ±7.5� with a post-trials chance probability
of 2.8%, while a fixed width of ±2.5� returned a p-value
of 24%. A repeat of the time clustering search from [11]

no detection

• 起源天体は不明 
galaxy mergers, GRBs, IGM, 
AGN(Blazars, Quasars, Seyferts)  
などが考えられてきた

• ニュートリノ生成反応 

p + p —> p + p + A(π++ π-)+ Bπ0  

p + γ —> n + π+  
π± —> e± + 3 ν  
数十PeV の陽子と標的(p or γ)が必要

低光度活動銀河核(LLAGN)の 
降着流(RIAF)はどうか?
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more global, environmental scale, shifting the emphasis from the disk to the jet changes the bal-
ance between kinetic versus radiative output, with important implications for prescriptions of
AGN feedback in models of galaxy formation because BHs spend most of their lives in a low-
state. From empirical and theoretical considerations (Heinz, Merloni & Schwab 2007; Körding,
Jester & Fender 2008), the jet carries a substantial fraction of the accreted rest mass energy:
Pjet ≈ 0.2ηṀc 2 ≈ 7.2 × 1036(Lrad/1030 ergs s−1)12/17 ergs s−1. In fact, the total kinetic energy
injected by LLAGN jets is comparable to or perhaps even greater than the contribution from
supernovae. At low redshifts, radiative feedback from quasars, which is commonly assumed to
operate with an efficiency of ∼5%, may be less important then jet-driven feedback from LLAGNs
(Körding, Jester & Fender 2008).

8.3. The Central Engine of LLAGNs
The preceding sections argue that the weak nuclear activity seen in the majority of nearby galaxies
traces low-level BH accretion akin to the more familiar form observed in powerful AGNs. How-
ever, multiple lines of evidence indicate that LLAGNs are not simply scaled-down versions of
their more luminous cousins. They are qualitatively different. From the somewhat fragmentary
clues presented in this review, we can piece together a schematic view of the structure of the central
engine in LLAGNs (Ho 2002b, 2003, 2005). As sketched in Figure 13, it has three components.

1. Radiatively inefficient accretion flow. In the present-day Universe, and especially in the
centers of big bulges, the amount of material available for accretion is small, resulting in mass
accretion rates that fall far below 10−2 ṀEdd. In such a regime, the low-density, tenuous ma-
terial is optically thin and cannot cool efficiently. Rather than settling into a classic optically
thick, geometrically thin, radiatively efficient disk—the normal configuration for luminous
AGNs—the accretion flow puffs up into a hot, quasi-spherical, radiatively inefficient dis-
tribution, whose dynamics may be dominated by advection, convection, or outflows. This

RIAF
Thin disk

Rtr ≈ 100 – 1000 RS

Jet/outflow

Figure 13
A diagram of the central engine of LLAGNs, consisting of three components: an inner, radiatively inefficient
accretion flow (RIAF); an outer, truncated thin disk; and a jet or outflow. (Courtesy of S. Ho.)
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Advection-dominated Accretion 99

servational results. This gives us strong confidence for this model, which should
be taken as a baseline model when modeling other LLAGNs.

3. Accretion Models for Other Low-luminosity AGNs (LLAGNs)

3.1. The Main Observational Results for LLAGNs

LLAGNs are very common. The Palomar survey (Ho et al. 1997) indicates that
over 40% of nearby galaxies contain LLAGNs. They bridge the gap between
the normal galaxies and luminous AGNs. The following are the distinctive
observational features of LLAGNs (Ho 2005).

Figure 2. The average SED of low-luminosity AGNs (solid line), compared
with the average SEDs of luminous radio-lound (dotted line) and radio-quiet
(dashed line) AGNs. Adapted from Ho (1999).

Low accretion power. LLAGNs are intrinsically faint. Their bolometric
luminosity Lbol/LEdd ≈ 10−5 − 10−3, which is typically lower than Seyferts by
one or two orders of magnitude. Ho (2005) argues that the low power cannot
be only explained by the low accretion rate and a low radiative efficiency is
required. This indicates that ADAFs must be operating in LLAGNs.

Unusual spectrum and iron line. Perhaps the most prominent feature of
LLAGNs is the lack of big blue bump in their spectrum. The averaged spectrum
of LLAGNs is shown by the solid line in Fig. 2. Also shown for comparison pur-
pose is the typical spectra of radio-lound (dotted line) and radio-quiet (dashed
line) quasars. We see from the figure that in LLAGNs the big blue bump is
missing and instead there is a maximum peaking somewhere in the mid-IR. The
big blue bump is usually associated with a standard thin disk. Thus the lack
of this feature in LLAGNs indicates that the thin disk must be absent or trun-
cated. This picture is further strengthened by the narrowness of the detected

LLAGN

QuasarsYuan ’07
Ho. ’08

Collisionless 	

plasma

Blue Bump がない → 標準降着円盤がない 
ーー＞降着流はRadiation Inefficient Accretion Flow (RIAF)



RIAF中での粒子加速
降着流での散逸と角運動量輸送!
　→　磁気回転不安定 (MRI)

乱れた磁場のリコネクションにより 
非熱的粒子が生成される

Hoshino ’13  
(see also Riquelme+’12)
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Fig. 7.— Evolution of energy spectra for the plasma � = 1536. The initial stage at

T
orbit

= 0.09 shows a cold drift Maxwellian distribution function with a Keplerian motion.

At T
orbit

= 5.39 just before the onset of magnetic reconnection, the spectrum still remains

a hot Maxwellian-like distribution function. At T
orbit

= 5.48 just after the onset of recon-

nection, high-energy, nonthermal particles are generated. At T
orbit

= 7.95 the high energy

component can be approximated by a power-law function with N(")d" / "�1.

runs. The precise dependence on the field strength is difficult
to measure because of the small range between the limits. The
origins of the limits are discussed in the next subsection.

We perform an additional numerical experiment to dem-
onstrate the importance of the amount of net magnetic flux. So
far the initial field is assumed to be uniform everywhere in the

computational domain. However, model Z62p has an initially
uniform field that is localized within a small part of the
domain. At the beginning, the magnetic field is confined to
!0:5 < x < 0:5 and !1 < y < 1 and fills one-quarter of the
volume of the box. The field strength and the other parameters
are exactly the same as model Z62. The time evolution of the

Fig. 7.—Magnetic fields in model Z62p, on x-z slices at y ¼ 0. The model is started with a localized vertical field, uniform in !0:5 < x < 0:5 and !1 < y < 1.
Colors show the logarithm of magnetic pressure, and arrows the strength and direction of the poloidal magnetic field. The MRI enlarges the magnetized region, and
after a few orbits the entire domain is turbulent.
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Sano et al. ’04  
(see also Balbus & Hawley’91)

MHD simu.

r

z

巨大ブラックホール
(太陽質量の１億倍)

ブラックホール降着円盤とは？
•ブラックホールに引きつけられたガスは, 回転しながらブラックホールに
吸い込まれる (降着円盤 or 降着流). 

•ガスの重力エネルギーが変換され, 明るく輝き, 場合によってはジェット
を噴出する.

•高エネルギー天体のエネルギー源

白鳥座X-1の想像図

恒星(可視光で光る)

降着円盤
(X線で光る)

ブラックホール
(太陽質量の10倍程度)

銀河(白)

ジェット(赤)

電波銀河
の観測

2011年10月12日水曜日

無衝突プラズマでのMRI? 

→PIC simulations in shearing box



研究目的
• 降着流内で粒子加速がおこる 
→乱流加速で実現するスペクトルは？	


• 拡散や反応によりp, ν, γ が降着流から逃走 
逃走粒子のスペクトルの特徴は？	


• LLAGN は数が多い  
NLLAGN ~ 0.01Mpc-3  >> Nseyfert ~ 10-4 Mpc-3 

→個々は暗くても背景放射に寄与する可能性あり 
→ LLAGNは PeV ニュートリノの起源になり得るか？

Ho ’08



• モデル、背景場	


• タイムスケール	


• 逃走粒子のスペクトル

RIAFからの p, ν, γ放射



モデル

• 背景場：一様なRIAF的降着流  (H ~ R)

着目するエネルギー 1017[eV]=100PeVでは、スペクトルの傾きが E < 1016[eV]では
E2dN/dEで 0.7、1016 < E < 1017では 1.1程度であるため、

(U100PeVvd,100PeV) ∼ (U1GeV vd,1Gev)× 10−0.7×(16−9)−1.1 (2)

となる。vd,100PeVについては不定性が大きいが、光速よりは小さくて 1GeV の宇宙線より
大きいことは間違いないと考えられる。ここでは vd,100PeV ∼ 109cm sec−1程度としてお
く。すると、式 (2)より

Uknee ∼ U1GeV

(
vd,1GeV

vd,100PeV

)
10−5 ∼ 10−8eV cm−3 (3)

ここで、宇宙に一様に宇宙線が満ちていると仮定する。このU100PeVを用いると、100PeV
の宇宙線源となるものの宇宙線光度は

Lcr =
U100PeVV

tcr
(4)

と表される。V は宇宙線源１つが占める体積であり、tcrは宇宙線を作り出す年齢である。
LLAGN の降着流を宇宙線源と思うと、V ∼ n−1

LLAGN ∼ 102Mpc3 (Ho 08)、tcr = 1010yr
とすれば良いので、Lcr ∼ 1038erg sec−1 となる。LLAGNの標準的な X線光度は LX ∼
1040erg sec−1であり (Ho 08)、X線の光度の 1%程度の宇宙線を出していれば 100 PeV 付
近の宇宙線源として候補となりうる。

こういう見積もりをしている文献はありますか？

3 Photon Fields from RIAF in LLAGN

LLAGN の降着流で乱流加速が起こると、周囲の光子や熱的陽子と反応してガンマ線や
ニュートリノを生成する。反応率は光子場によって決まるため、加速領域 (RIAF内) での
光子場を求めることが重要となる。ここでは RIAF 内にいる電子による Synchrotron +
Bremsstrahlung + Inverse Compton scattering のスペクトルを計算し、それを背景光子
場として用いる。降着流は one-zone を仮定する。また、外側にある標準降着円盤からの
放射やジェットからの放射は、ブラックホール近傍の RIAF 内の背景光子場への寄与は小
さいと考えられるため無視する。

3.1 Background values of physical variables

落下速度は
vr = αvK (5)

とする。ここで vK はケプラー速度、αは粘性の alphaパラメータのようなもの。
降着流は分厚いと仮定して、降着流のスケールハイトH ∼ Rとすると、降着流中の熱

的陽子密度は
np =

Ṁ

2πR2vr
(6)

2

で与える。Ṁ は質量降着率、Rは加速領域の大きさである。降着流中では電子と陽子の
みからプラズマを考え、np = ne とする。
磁場についてはプラズマベータ βを一定と仮定して求める。

B =

√
8πPth

β
(7)

ここで Pthは背景粒子の温度であり、

Pth = npkBTvir = np
2GMBH

3R
mp (8)

と表される。温度はビリアル温度を仮定した。

3.2 Distribution function of electrons

RIAF は希薄なため、電子温度は陽子温度とはずれていると考えられる。ここでは電子温
度 θe ≡ kTe/(mec2)をパラメータとして与える。電子の分布関数は relativistic Maxwellian
とする (Kino et al. 2000).

Ne(γ) = ne
γ2β exp(−γ/θe)

θeK2(1/θe)
(9)

K2(x) は 2次のModified Bessel function である。

3.3 Bremsstrahlung and Synchrotron

制動放射と Synchrotron放射については Fitting formula を使う (Narayan & Yi 1995,
Manmoto et al. 1997, Kino et al. 2000)。制動放射の emissivity は

jν,br = qbr
h

kBTe
exp

(
− hν

kBTe

)
erg cm−3 s−1 Hz−1 (10)

ガウント因子は 1とした。以降、明記しない限り単位は全て cgs とする。qbr = qei + qee
は振動数積分した単位体積辺りの cooling rateであり、

qei = 1.48× 10−22n2
eFei(θe) (11)

Fei =

{ (
2θe
π3

)0.5
(1 + 1.781θ1.34e ) (θe < 1)

9θe
2π [ln(1.123θe + 0.48) + 1.5] (θe > 1)

(12)

qee =

{
2.56× 10−22n2

eθ
3/2
e

(
1 + 1.1θe + θ2e − 1.25θe − 5/2

)
(θe < 1)

3.40× 10−22n2
eθe [ln(1.123θe + 1.28)] (θe > 1)

(13)

3
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eθe [ln(1.123θe + 1.28)] (θe > 1)

(13)

3

Parameters :  
α, β, R0=R/Rs, ṁ=Ṁ/ṀEdd, MBH

R

• 非熱的陽子はフォッカープランク方程式に従うとする

4 The spectrum of accelerated protons

陽子のスペクトルを求めるには、運動量空間の拡散方程式に補正項を加えた以下の式を解
けば良い。

∂

∂t
f =

1

p2
∂

∂p

[
p2

(
Dp

∂

∂p
f +

f

tcool/p

)]
− f

tesc
+ ḟinj (23)

ここで、ḟinj は注入関数で、

ḟinj =
L

cp0V Vp
= ηcr

GMBH

R
Ṁ

3

cp04πR3(p0)3
(24)

となる。p0は注入時の陽子エネルギー、L = ηcrGMBHṀ/Rは宇宙線注入光度である。注
入関数の次元をあわせるため、V = 4πR3/3は加速領域の体積、Vp = (p0)3は運動量空間
体積を使った。
前節で求めた背景場、タイムスケールを使ってこの方程式を解くと、AGNコア内での

陽子スペクトルが得られる。計算された陽子の数スペクトル dN/dpを図 2に示す。高エ
ネルギー側で冷却が効いて指数関数的なカットオフができる。カットオフエネルギーより
少し小さいエネルギーのところに分布関数の山が出来ている。

1018
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1021
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1023

100 101 102 103 104 105 106 107 108 109 1010

dN
/d

p 
[in

 c
gs

]

p[mpc]

dN/dp
p1-q

Figure 2: 数スペクトル dN/dp。高エネルギー側で冷却が効き、指数関数的にカットオフ
となる。カットオフの手前に山ができる。

拡散時間も求めているので、拡散的に逃走する陽子の光度スペクトルも計算できる。陽
子の光度スペクトルは

Lcr =

∫
dV

4πp2fpc

tesc
=

16π2cR3p2f

3tesc
(25)

6

加速、逃走、冷却時間が重要	

陰解法で定常になるまで時間発展を解く

Stawarz & Petrosian ’08

Chang & Cooper ’70



背景場(PHOTON)

log(νLν[erg/s])

log(ν[Hz])

I. C. 
Brems.

Synch.

I. C. 
・ṁによってICの効率が 
大きく異なる	

・MBHが大きいと磁場は弱ま
るが光度は大きくなる

reference

ṁ x0.1

Synchrotron & Bremsstrahlung : Fitting Formula (Narayan & Yi ‘95)

Inverse Compton : 種光子はSynch. + Brems	

散乱回数で展開して計算

Table 1: Model parameters for photon fields (Rs = 2GM/c2, ṀEdd = LEdd/c2)
model Ṁ/ṀEdd α β MBH/M⊙ R/Rs θe
A 10−4 0.1 1.0 108 15 1.2
B 10−4 0.1 1.0 108 15 2.5
C 10−3 0.1 1.0 108 15 1.2
D 10−4 0.1 1.0 108 30 1.2

ここで、Lϵ,0 = (mec2/h)Lν,0 である。i回散乱された単位振動数あたりの光子の数密度
Nγ,iは以下の式で求められる。

Nγ,i(ϵ)

R/c
=

∫
dγ

∫
dϵ′Ne(γ)Nγ,i−1(ϵ

′)Rc(ϵ
′, γ)Pc(ϵ; ϵ

′, γ) (22)

ここでは、簡単のため、Rc については Coppi & Blandford(1990) の Fitting formulaを
使う。

R(ϵ, γ) =
3cσT
8γϵ

[(
1− 2

γϵ
− 2

γ2ϵ2

)
ln (1 + 2γϵ) +

1

2
+

4

γϵ
− 1

2(1 + 2γϵ)2

]
(23)

Pc についても簡単のためデルタ関数近似を用いる。

Pc(ϵ; ϵ
′, γ) = δ

(
ϵ− 4

3
γ2ϵ′

)
(24)

以上から、i回散乱の光子場は

Nγ,i(ϵ) =
R

c

∫
dγNe(γ)Nγ,i−1

(
3ϵ

4γ2

)
Rc

(
3ϵ

4γ2
, γ

)
(25)

と表される。

3.5 Obtained spectrum

この定式化を用いて、Nγ,i(ϵ)の最大値がNγ,0(ϵ = 2)を下回るまで繰り返しコンプトン散
乱を計算し、RIAF からのスペクトルを求めた。図 1から 4に光子のスペクトル (νLν)を
図示する。パラメータは表 1の通りである。電子温度 θeを大きくするとシンクロトロン
の放射が強くなり、逆コンプトンも良く効いて放射光度が大きくなりスペクトルはハード
になる。質量降着率 Ṁ を大きくすると、磁場が強くなりシンクロトロンの光度が大きく
なる。密度も大きくなるためコンプトン散乱も効率的となる。放射半径Rを大きくすると
磁場が弱くなり、密度も小さくなるためシンクロトロン光度が小さくなり逆コンプトンの
効果も弱くなる。LX ∼ 1040ergsec−1 を出すには、高い電子温度 θe ≃ 3、または大きな降
着率 Ṁ ≃ 10−3が必要である。

5

パラメータθe=kTe/(mec2)

cf.) Coppi & Blandford ‘90

MBHx10
40

36

12 18

– 14 –

Table 1: Model parameters for the spectrum from a LLAGN

model α β ṁ MBH[M⊙] R0 θe q ζ ηcr

Reference 0.1 3.0 10−2 107 10 2.0 5/3 0.4 1.0× 10−2



タイムスケール
• 加速時間	


• 逃走時間 

拡散 & 落下	


• 冷却時間 

シンクロトロン 

非弾性散乱 

光中間子生成

磁場についてはプラズマベータ βを一定と仮定して求める。

B =

√
8πPth

β
(7)

ここで Pthは背景粒子の温度であり、

Pth = npkBTvir = np
2GMBH

3R
mp (8)

と表される。温度はビリアル温度を仮定した。
光子場については、ベキ型のスペクトル (指数 αph)を仮定する。単位エネルギー辺り

の数密度は
n(ϵ) = n0

(
ϵ

ϵ0

)−αph

(9)

とする。n0はエネルギーが ϵ0での光子数である。輻射によるエネルギー放出率と重力エ
ネルギーの解放率との比が ξradであるとして n0を決める。

ξrad =
4πR2c

∫ ϵmax

ϵmin
ϵn(ϵ)dϵ

Ṁc2
(10)

αph = 2の場合を考えると、

n0 =
ξradṀc

4πR2ϵ20 ln ϵmax/ϵmin
(11)

と与えられる。以降は ϵmax = 105[eV], ϵmin =2[eV]とする。

3.2 acceleration time

乱流加速を考える際は、運動量空間の拡散方程式を考える。
∂

∂t
f =

1

p2
∂

∂p

(
p2Dp

∂

∂p
f

)
(12)

Alfven wave (位相速度 vA)と加速粒子の相互作用を考えて、乱流のパワースペクトルが
Pk(k) ∝ k−q であると仮定すると、準線形理論より、拡散係数は以下のように見積もられ
る (cf. Dermer et al. 1996)。

Dp ≃ (ckmin)
(vA

c

)2
ζ(rLkmin)

q−2(mpc)
2γqp (13)

ここで、kmin ∼ R−1 は乱流場の最小波数、rL = mpc2/(eB)、ζ =
∫
kP (k)dk/B2

0 は全
乱流磁場の背景磁場に対する強度比である。拡散係数を使っての乱流加速のタイムスケー
ルは、

tacc ∼
p2

Dp
=

1

ζ

(vA
c

)−2 R

c

(rL
R

)2−q
γ2−q
p (14)

と表される。

3

3.3 escaping time

領域から脱出する時間は、落下時間と拡散時間の二つが考えられる。

t−1
esc = t−1

fall + t−1
diff (15)

3.3.1 diffusion time

Alfven 乱流中で拡散をして系から逃走するまでのタイムスケールは、

tdiff ∼ R

c
ζ
(rL
R

)q−2
γq−2
p (16)

となる (Dermer et al. 1996)。

3.3.2 infall time

単純に、
tfall = R/vr (17)

とする。

3.4 cooling time

陽子の冷却機構としては、proton-proton inelastic collision と、photomeson production
がある。

t−1
cool = t−1

pp + t−1
pγ (18)

陽子によるシンクロトロンと逆コンプトン過程も存在するが、sub-dominant だと考え
られるので、後で考慮することにする (Begelman et al. 1990)。

3.4.1 pp-inelastic collision

加速陽子が熱的陽子に衝突することによる冷却時間の逆数は

t−1
pp = npσppcKpp (19)

Kpp ≃ 0.5は非弾性度、

σpp ≃ 30

(
0.95 + 0.06 ln

(
Ep

GeV

))
10−27cm2 (20)

は pp反応の散乱断面積 (Aharonian & Atoyan 2000)。

4

4.3 cooling time

ここでは陽子の冷却機構としては、proton-proton inelastic collision と、photomeson pro-
ductionがある、シンクロトロンを考える。

t−1
cool = t−1

pp + t−1
pγ + t−1

sync (33)

他にも逆コンプトン散乱や p − γhによる電子陽電子対生成過程も存在するが、sub-
dominant だと考えられるので、後で評価する (Begelman et al. 1990)。

4.3.1 Proton synchrotron

陽子の Synchrotron の冷却率は以下のように表される。

tsync =
4

3

(
me

mp

)3 cσTUB

mec2
γp (34)

UB = B2/(8π) は磁場のエネルギー密度、 γp = Ep/(mpc2)。

4.3.2 pp-inelastic collision

加速陽子が熱的陽子に衝突することによる冷却時間の逆数は

t−1
pp = npσppcKpp (35)

Kpp ≃ 0.5は非弾性度、

σpp = (34.3 + 1.88L+ 0.25L2)

[
1−

(
Epp,thr

Ep

)4
]2

(Ep ≤ Epp,thr) (36)

は pp-inelastic collision の散乱断面積、L = (Ep/1TeV)、Ethe =280MeVである (Romeo
et al. 2010)。

4.3.3 photomeson production

陽子静止系でのエネルギー光子のエネルギーをE′
γ、観測者系での光子のエネルギーをEγ

として、

t−1
pγ =

c

2γ2p

∫ ∞

Epγ,thr

dE′
γσpγ(E

′
γ)Kpγ(E

′
γ)E

′
γ

∫ ∞

E′
γ/(2γp)

dEγ
Nγ(Eγ)

E2
γ

(37)

Epγ,thr =145MeV は photomeson production の threshold energy である。ここで ∆-
resonance近似を用いる (Waxman & Bahcall 1997)。σpγ(E′

γ)Kpγ(E′
γ) = δ(Eγ−Epeak)σpeakKpeak∆Epeak

を用いて積分を実行すると、

t−1
pγ =

c

2γ2p
Epeak∆EpeakσpeakKpeak

∫ ∞

Epeak/(2γp)
dEγ

Nγ(Eγ)

E2
γ

(38)

と表される。
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と表される。
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E2
γ
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と表される。
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Epγ,thr =145MeV は photomeson production の threshold energy である。ここで ∆-
resonance 近似を用いる (Waxman & Bahcall 1997)。

σpγ(E′
γ)Kpγ(E′

γ) = δ(Eγ − Epeak)σpeakKpeak∆Epeakを用いて積分を実行すると、

t−1
pγ =

c

2γ2p
Epeak∆EpeakσpeakKpeak

∫ ∞

Epeak/(2γp)
dEγ

Nγ(Eγ)

E2
γ

(38)

と表される。
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parameters 
spectrum index :q 

turbulent strength: ζ

• acceleration time taccel

• escape time tesc

• cooling time tcool

の三つのタイムスケールである。
まず、加速時間について。Alfven wave (位相速度 vA)と加速粒子の相互作用を考えて、

乱流のパワースペクトルが Pk(k) ∝ k−qであると仮定すると、準線形理論より、拡散係数
は以下のように見積もられる (cf. Dermer et al. 1996)。

Dp ≃ (ckmin)
(vA

c

)2
ζ(rLkmin)

q−2(mpc)
2γqp (23)

ここで、kmin ∼ R−1 は乱流場の最小波数、rL = mpc2/(eB)、ζ =
∫
kP (k)dk/B2

0 は全
乱流磁場の背景磁場に対する強度比である。拡散係数を使っての乱流加速のタイムスケー
ルは、

tacc ∼
p2

Dp
=

1

ζ

(vA
c

)−2 R

c

(rL
R

)2−q
γ2−q
p (24)

と表される。
次に逃走時間について。領域から脱出する時間は、落下時間と拡散時間の二つが考え

られる。

t−1
esc = t−1

fall + t−1
diff (25)

拡散時間はAlfven 乱流中で拡散をして系から逃走するまでのタイムスケールは、

tdiff ∼ R

c
ζ
(rL
R

)q−2
γq−2
p (26)

となる (Dermer et al. 1996)。落下時間は単純に、

tfall = R/vr (27)

とする。
最後に冷却時間について。ここでは陽子の冷却機構としては、proton-proton inelastic

collision と、photomeson production、シンクロトロンを考える。

t−1
cool = t−1

pp + t−1
pγ + t−1

sync (28)

他にも逆コンプトン散乱やpγによる電子陽電子対生成過程も存在するが、sub-dominant
だと考えられる (Begelman et al. 1990)。
陽子の Synchrotron の冷却率は以下のように表される。

t−1
sync =

4

3

(
me

mp

)3 cσTUB

mec2
γp (29)

UB = B2/(8π) は磁場のエネルギー密度、 γp = Ep/(mpc2)。

5

Dermer et al. ’96

Waxman & Bahcall. ’97

Kelner  ’06

– 8 –

(cf. Dermer et al. 1996)

tdiff ≃ R

c
ζ
(rL
R

)q−2
γq−2
p . (12)

For the cooling time, we consider the inelastic collisions of protons, the photomeson

production, and the proton synchrotron. The total cooling rate is given as

t−1
cool = t−1

pp + t−1
pγ + t−1

sync, (13)

where tpp, tpγ, and tsync are the cooling time for the inelastic collision, the photomeson

production, and the synchrotron, respectively. We neglect the inverse Compton scattering

by the protons and the Bethe-Heitler process because they are sub-dominant in our model.

The synchrotron cooling rate is

t−1
sync =

4

3

(
me

mp

)3 cσTUB

mec2
γp, (14)

where UB = B2/(8π) is the energy density of the magnetic fields. The cooling rate for

inelastic collisions of protons is

t−1
pp = npσppcKpp, (15)

where Kpp ≃ 0.5 is the inelasticity of the process. The total cross section of this process σpp

is represented as a function of the proton energy Ep,

σpp ≃ (34.3 + 1.88L+ 0.25L2)

[
1−

(
Epp,thr

Ep

)4
]2

(Ep ≤ Epp,thr) (16)

where L = log(Ep/1TeV) and Epp,thr =280 [MeV] (Romero et al. 2010). The cooling rate

for photomeson production is

t−1
pγ =

c

2γ2
p

∫ ∞

Epγ,thr

dE ′
γσpγ(E

′
γ)Kpγ(E

′
γ)E

′
γ

∫ ∞

E′
γ/(2γp)

dEγ
Nγ(Eγ)

E2
γ

, (17)

where E ′
γ and Eγ are the photon energy in the proton rest frame and the black hole frame,

respectively, and Epγ,thr =145 [MeV]. We use ∆-resonance approximation for this process.
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where f is the distribution function of the non-thermal protons, p is the momentum of the

protons, Dp is the diffusion coefficient for the momentum space, ḟinj is the injection term,

tcool is the cooling time, and tesc is the escaping time.

3.1. Timescales

For obtaining the distribution function, there is three important timescales, the

acceleration time taccel ≡ p2/Dp, the escape time tesc, and the cooling time tcool.

In this paper, we assume that the particles are scattered by the Alfven resonance in the

isotropic turbulent fields whose power spectrum P (k) ∝ k−q. According to the quasi-linear

theorem, the diffusion coefficient is (cf. Dermer et al. 1996)

Dp ≃ (ckmin)
(vA

c

)2
ζ(rLkmin)

q−2(mpc)
2γq

p, (8)

where kmin ∼ R−1 is the minimum wave number of the turbulence, vA = B/
√

4πmpnp is the

Alfven speed, rL = mpc2/(eB), γp is the Lorentz factor of protons, and ζ =
∫
kP (k)dk/B2

0

is the ratio of the strength of turbulent fields to that of the non-turbulent fields. Then, the

acceleration time is

taccel ≃
p2

Dp
=

1

ζ

(vA
c

)−2 R

c

(rL
R

)2−q

γ2−q
p . (9)

For the escaping time, we consider diffusion and infall and write the escaping rate as

t−1
esc = t−1

fall + t−1
diff , (10)

where we use the diffusion time tdiff and the infall time tfall, The particles fall to the central

black hole after the infall time

tfall ≃
R

vr
(11)

The diffusion time is the time that particles scattered by the Alfven waves diffusively escape

from the flow. Assuming the isotropically turbulent magnetic fields, the diffusion time is



タイムスケールの比較

accell

escape

cooling

log(t [sec])

6 10

accell
escape

cooling

log(Ep[GeV])

reference(ṁ=0.01) ṁ = 10-3

pp

pγ

pγ

Synch.

pp

Synch.

infall

diffusion
diffusion

infall

• 最高エネルギーはescape limit	

• ṁ大→低Epでpp、高Epでpγ	

• ṁ小→ 低Epでpp、高Epで proton synchrotron

26
10

log(Ep[GeV])
2

log(t [sec])

– 14 –

Table 1: Model parameters for the spectrum from a LLAGN

model α β ṁ MBH[M⊙] R0 θe q ζ ηcr

Reference 0.1 3.0 10−2 107 10 2.0 5/3 0.1 1.0× 10−2
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Table 1: Model parameters for the spectrum from a LLAGN

model α β ṁ MBH[M⊙] R0 θe q ζ ηcr

Reference 0.1 3.0 10−2 107 10 2.0 5/3 0.4 1.0× 10−2



• 非熱的陽子は運動量空間の拡散方程式に従うとする
4 The spectrum of accelerated protons

陽子のスペクトルを求めるには、運動量空間の拡散方程式に補正項を加えた以下の式を解
けば良い。

∂

∂t
f =

1

p2
∂

∂p

[
p2

(
Dp

∂

∂p
f +

f

tcool/p

)]
− f

tesc
+ ḟinj (23)

ここで、ḟinj は注入関数で、

ḟinj =
L

cp0V Vp
= ηcr

GMBH

R
Ṁ

3

cp04πR3(p0)3
(24)

となる。p0は注入時の陽子エネルギー、L = ηcrGMBHṀ/Rは宇宙線注入光度である。注
入関数の次元をあわせるため、V = 4πR3/3は加速領域の体積、Vp = (p0)3は運動量空間
体積を使った。
前節で求めた背景場、タイムスケールを使ってこの方程式を解くと、AGNコア内での

陽子スペクトルが得られる。計算された陽子の数スペクトル dN/dpを図 2に示す。高エ
ネルギー側で冷却が効いて指数関数的なカットオフができる。カットオフエネルギーより
少し小さいエネルギーのところに分布関数の山が出来ている。
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Figure 2: 数スペクトル dN/dp。高エネルギー側で冷却が効き、指数関数的にカットオフ
となる。カットオフの手前に山ができる。

拡散時間も求めているので、拡散的に逃走する陽子の光度スペクトルも計算できる。陽
子の光度スペクトルは

Lcr =

∫
dV

4πp2fpc

tesc
=

16π2cR3p2f

3tesc
(25)

6

Proton Spectrum 

• Injection term 
Ep2dNp/dEp[in cgs]

Ep[GeV]

4.4 comparison of the timescales

上記のタイムスケールを運動量の関数として図 2、3にプロットした。使用したパラメー
タは表 1にまとめた (rSはシュワルツシルト半径、ηcrは宇宙線注入率、後述)。運動量が
小さい間は加速が効率的だが、高エネルギー側では proton Synchrotronによる冷却や拡
散的逃走が効くようになる。Model A の場合には Ep ! 106 程度で tesc < tacc となり、
γp ! 1010 程度で tcool < taccとなる。

Bethe-Heitler processは、pγが効かなかったので見積もりませんでした。

5 Spectrum of non-thermal particles

上記のタイムスケールを用いて Fokker-Plank equation を解いて分布関数を求める。その
際、降着エネルギーの一部が注入されると仮定し、注入関数としてデルタ関数を用いる。

ḟinj = ḟ0∆pδ (p− pinj) (39)

ḟ0は任意の定数で、f の規格化は、2次加速を解いた後の宇宙線の光度が質量降着率の ηcr
倍となるように定める。 ∫

dV

∫
dp

4πp2fEp

tesc
= ηcrṀc2 (40)

この粒子注入率と f の規格化を用いて、陽子の分布関数を求めた。降着流内の非熱的
粒子の数スペクトルN(p) = 4πp2f を図 4に示す。γinj < γp " 106でベキ型スペクトルが
実現しており、106 " γpでは徐々にN(p)の減少率が増加していく。Pcr ≡ 4π

∫
cp3fdp/3

より降着流内の宇宙線の圧力を計算すると、Pcr/Pth ∼ 5× 10−4程度となっており、降着
流のダイナミクスに影響しないという仮定はよさそうである。
この数スペクトルを使って、逃走陽子の光度を求める。逃走陽子の光度スペクトルは、

ELE の次元で書いて、以下のように表される。

EpLEp =

∫
dV

4πp3fEp

tdiff
=

4π2cR3p4f

tdiff
(41)

ニュートリノの光度は以下のようになる。

EνLEν =

(
1

2tpp
+

3

8tpγ

)
EppN(p) (42)

非弾性度とパイオン崩壊後のエネルギー分布より、デルタ共鳴の場合にはEν ≃ 0.05Epと
近似的に表すことができる。ここでは陽子陽子反応に着いてもそのことを仮定して計算し
ている。この定式化を用いて、逃走粒子の光度スペクトルを計算した。図 5に逃走陽子光
度 (赤)、逃走ニュートリノ光度 (ppが黄緑、pγが青)を示す。
全逃走陽子光度はLesc ≡

∫
LEpdEpと表される。今回の場合、高エネルギーでは粒子逃

走が効いているため、Lesc ∼ ηcrṀc2程度となる。逃走陽子はエネルギーEmax,p ∼ 1016[eV]
付近にピークを持つ分布となっており、モデル A では second knee のエネルギーには
少し足りない。このエネルギーの陽子が反応して放出するニュートリノのエネルギーは

8
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Epeak以下でベキ型 

べきはハード f ∝ 1-q
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tesc
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tdiff
=

4π2cR3p4f

tdiff
(41)

ニュートリノの光度は以下のようになる。

EνLEν =

(
1

2tpp
+

3
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)
EppN(p) (42)

非弾性度とパイオン崩壊後のエネルギー分布より、デルタ共鳴の場合にはEν ≃ 0.05Epと
近似的に表すことができる。ここでは陽子陽子反応に着いてもそのことを仮定して計算し
ている。この定式化を用いて、逃走粒子の光度スペクトルを計算した。図 5に逃走陽子光
度 (赤)、逃走ニュートリノ光度 (ppが黄緑、pγが青)を示す。
全逃走陽子光度はLesc ≡

∫
LEpdEpと表される。今回の場合、高エネルギーでは粒子逃

走が効いているため、Lesc ∼ ηcrṀc2程度となる。逃走陽子はエネルギーEmax,p ∼ 1016[eV]
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• Luminosity of escaping protons

逃走陽子スペクトル

4.4 comparison of the timescales

上記のタイムスケールを運動量の関数として図 2、3にプロットした。使用したパラメー
タは表 1にまとめた (rSはシュワルツシルト半径、ηcrは宇宙線注入率、後述)。運動量が
小さい間は加速が効率的だが、高エネルギー側では proton Synchrotronによる冷却や拡
散的逃走が効くようになる。Model A の場合には Ep ! 106 程度で tesc < tacc となり、
γp ! 1010 程度で tcool < taccとなる。

Bethe-Heitler processは、pγが効かなかったので見積もりませんでした。

5 Spectrum of non-thermal particles

上記のタイムスケールを用いて Fokker-Plank equation を解いて分布関数を求める。その
際、降着エネルギーの一部が注入されると仮定し、注入関数としてデルタ関数を用いる。

ḟinj = ḟ0∆pδ (p− pinj) (39)

ḟ0は任意の定数で、f の規格化は、2次加速を解いた後の宇宙線の光度が質量降着率の ηcr
倍となるように定める。 ∫

dV

∫
dp

4πp2fEp

tesc
= ηcrṀc2 (40)

この粒子注入率と f の規格化を用いて、陽子の分布関数を求めた。降着流内の非熱的
粒子の数スペクトルN(p) = 4πp2f を図 4に示す。γinj < γp " 106でベキ型スペクトルが
実現しており、106 " γpでは徐々にN(p)の減少率が増加していく。Pcr ≡ 4π

∫
cp3fdp/3

より降着流内の宇宙線の圧力を計算すると、Pcr/Pth ∼ 5× 10−4程度となっており、降着
流のダイナミクスに影響しないという仮定はよさそうである。
この数スペクトルを使って、逃走陽子の光度を求める。逃走陽子の光度スペクトルは、

ELE の次元で書いて、以下のように表される。

EpLEp =

∫
dV

4πp3fEp

tdiff
=

4π2cR3p4f

tdiff
(41)

ニュートリノの光度は以下のようになる。

EνLEν =

(
1

2tpp
+

3

8tpγ

)
EppN(p) (42)

非弾性度とパイオン崩壊後のエネルギー分布より、デルタ共鳴の場合にはEν ≃ 0.05Epと
近似的に表すことができる。ここでは陽子陽子反応に着いてもそのことを仮定して計算し
ている。この定式化を用いて、逃走粒子の光度スペクトルを計算した。図 5に逃走陽子光
度 (赤)、逃走ニュートリノ光度 (ppが黄緑、pγが青)を示す。
全逃走陽子光度はLesc ≡

∫
LEpdEpと表される。今回の場合、高エネルギーでは粒子逃

走が効いているため、Lesc ∼ ηcrṀc2程度となる。逃走陽子はエネルギーEmax,p ∼ 1016[eV]
付近にピークを持つ分布となっており、モデル A では second knee のエネルギーには
少し足りない。このエネルギーの陽子が反応して放出するニュートリノのエネルギーは
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model α β ṁ MBH[M⊙] R0 θe q ζ ηcr

Reference 0.1 3.0 10−2 107 10 2.0 5/3 0.1 1.0× 10−2

– 14 –

Table 1: Model parameters for the spectrum from a LLAGN
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陽子の最高エネルギー
• 逃走 = 加速　→　tdiff = tacc 

コルモゴロフ乱流(q=5/3) のとき
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Assuming σpγ(E ′
γ)Kpγ(E ′

γ) = δ(Eγ − Epeak)σpeakKpeak∆Epeak, we write tpγ as

t−1
pγ =

c

2γ2
p

Epeak∆EpeakσpeakKpeak

∫ ∞

Epeak/(2γp)

dEγ
Nγ(Eγ)

E2
γ

, (18)

where Epeak ≃ 0.3 [GeV], σpeak ≃ 5× 10−28[cm2], Kpeak ≃ 0.2 ∆Epeak ≃ 0.2 [GeV].

(Here, I will describe the figure and some features for timescales)

For reference model, the maximum energy is determined by escape limit. We can

estimate the maximum proton energy by equating the diffusion time and the acceleration

time as

γp,max ≃
(
ζ
vA
c

)1/(2−q) R

r L
(19)

∝ Rζ1/(2−q)n−1/(4−2q)
e B(3−q)/(2−q) (20)

∝ ṁ1/2M1/2
BHα1/2ζ1/(2−q)β−(3−q)/(4−2q)R−(4−q)/(8−4q)

0 (21)

for q = 5/3

γp,max ∝ Rζ3n−3/2
e B4 (22)

∝ ṁ1/2M1/2
BHα1/2ζ3β−2R−7/4

0 (23)

ζ, β, R0に強く依存

q依存性：　q ↗　→ 小スケールの乱流のエネルギー↘	

→　散乱時間 (∝加速時間) ↗　→　最高エネルギー ↘︎



逃走ニュートリノスペクトル
• Luminosity of escaping neutrinos

4.4 comparison of the timescales

上記のタイムスケールを運動量の関数として図 2、3にプロットした。使用したパラメー
タは表 1にまとめた (rSはシュワルツシルト半径、ηcrは宇宙線注入率、後述)。運動量が
小さい間は加速が効率的だが、高エネルギー側では proton Synchrotronによる冷却や拡
散的逃走が効くようになる。Model A の場合には Ep ! 106 程度で tesc < tacc となり、
γp ! 1010 程度で tcool < taccとなる。Model B の場合には Ep ! 107 程度で tesc < taccと
なり、γp ! 3 × 108 程度で tcool < taccとなる。どちらのモデルでも低エネルギー側では
pp が支配的で、高エネルギー側ではシンクロトロンと pγが効いてくる。

5 Spectrum of non-thermal particles

上記のタイムスケールを用いて Fokker-Plank equation を解いて分布関数を求める。その
際、降着エネルギーの一部が注入されると仮定し、注入関数としてデルタ関数を用いる。

ḟinj = ḟ0∆pδ (p− pinj) (39)

ḟ0は任意の定数で、f の規格化は、2次加速を解いた後の宇宙線の光度が質量降着率の ηcr
倍となるように定める。 ∫

dV

∫
dp

4πp2fEp

tesc
= ηcrṀc2 (40)

この粒子注入率と f の規格化を用いて、陽子の分布関数を求めた。降着流内の非熱的
粒子のスペクトル EpdNp/dEp = 4πp3f(p)を図 4に示す。モデルAでは γinj < γp " 105

でベキ型スペクトルが実現しており、γp ∼ 106にピークを持つ。model B でもピークが
γp ∼ 107となるだけで、非常に似たスペクトルとなっている。べきはEpdNp/dEpでかい
て 2− qと非常に硬く、二次加速の理論モデルと一致している。Pcr ≡ 4π

∫
cp3fdp/3より

降着流内の宇宙線の圧力を計算すると、model A では Pcr/Pth ∼ 5 × 10−4、model B で
は Pcr/Pth ∼ 1× 10−2 となっている。
この数スペクトルを使って、逃走陽子の光度を求める。逃走陽子の光度スペクトルは、

ELE の次元で書いて、以下のように表される。

EpLEp =

∫
dV

4πp3fEp

tdiff
=

4π2cR3p4f

tdiff
(41)

ニュートリノの光度は以下のようになる。

EνLEν =

(
1

2tpp
+

3

8tpγ

)
E2

p
dNp

dEp
(42)

非弾性度とパイオン崩壊後のエネルギー分布より、デルタ共鳴の場合にはEν ≃ 0.05Epと
近似的に表すことができる。ここでは陽子陽子反応に着いてもそのことを仮定して計算し
ている。この定式化を用いて、逃走粒子の光度スペクトルを計算した。図 5に逃走陽子光
度 (赤)、逃走ニュートリノ光度 (ppが黄緑、pγが青)を示す。
全逃走陽子光度はLesc ≡

∫
LEpdEpと表される。今回の場合、高エネルギーでは粒子逃

走が効いているため、Lesc ∼ ηcrṀc2程度となる。逃走陽子はエネルギーEmax,p ∼ 1016[eV]

8reference

MBH x10

ṁx0.1

q=3/2

ζx5

• Eν小ではppが支配的	

• ほぼEνLEν∝ṁ2	

• Eν大でpγが効く	

• PeV range のνを 
出すことが可能
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pp

pp
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ガンマ線
• ニュートリノと一緒にガンマ線も作られる 

光度・ピークエネルギーのオーダーはνとほぼ同じ

• γ + γ → e+ + e- による吸収とカスケード 

1. γγ吸収がない  

2. secondary e+ e- のシンクロトロン 

3. カスケード

この粒子注入率と f の規格化を用いて、陽子の分布関数を求めた。方程式を解く際に
はChang & Cooper (1970) の方法を用いた。降着流内の非熱的粒子の分布EpdNp/dEp =
4πp3f(p)を図 3に示す。モデルA1ではEinj < Ep ! 106GeVでベキ型スペクトルが実現
しており、Ep ∼ 107 GeVにピークを持つ。model A2 でもピークがEp ∼ 106GeVとなる
だけで、非常に似たスペクトルとなっている。べきは EpdNp/dEpでかいて 2 − qと非常
に硬く、二次加速の理論モデルと一致している。Pcr ≡ 4π

∫
cp3fdp/3より降着流内の宇

宙線の圧力を計算すると、model A1, A2 ともに Pcr/Pth ∼ 2× 10−2程度である。

3.2.1 Protons and neutrinos

この数スペクトルを使って、逃走陽子の光度を求める。逃走陽子の光度スペクトルは、ELE

の次元で書いて、以下のように表される。

EpLEp =

∫
dV

4πp3fEp

tdiff
=

4π2cR3p4f

tdiff
(36)

ニュートリノの光度は以下のようになる。

EνLEν =

(
1

2tpp
+

3

8tpγ

)
E2

p
dNp

dEp
(37)

非弾性度とパイオン崩壊後のエネルギー分布より、デルタ共鳴の場合にはEν ≃ 0.05Epと
近似的に表すことができる。ここでは陽子陽子反応についてもそのことを仮定して計算し
ている。この定式化を用いて、逃走粒子の光度スペクトルを計算した。図 4に逃走陽子光
度 (赤)、逃走ニュートリノ光度 (黄緑)を示す。
全逃走陽子光度は Lesc ≡

∫
LEpdEpと表される。今回の場合、高エネルギーでは粒子

逃走が効いているため、Lesc ∼ ηcrṀc2 程度となる。逃走陽子は model A1 では Ep ∼
3× 107[eV], Eν ∼ 3× 106[eV]程度にピークを持ち、model A2 ではEp ∼ 106[eV], Eν ∼
3 × 105[eV]程度にピークを持つ。pion decay によるガンマ線もニュートリノとほぼ同程
度の光度が期待される。

3.2.2 gamma-rays

非熱的なガンマ線・X線の放射は、π0 decay, proton synchrotron, synchrotron from e±

produced by π± decay, の三つが考えられる。
pion decay によるガンマ線や電子・陽電子の光度は

EγLEγ =

(
1

3tpp
+

1

2tpγ

)
E2

p
dNp

dEp
(38)

EpairLEpair =
1

3
EνLEν (39)

と見積もられる。Eγ ≃ 0.1Epであり、Epair ≃ Eν となる。この electron-positron pair は
シンクロトロン放射を出してすぐに冷却すると考えられる。この pair からのシンクロトロ

7
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暗いLLAGNはTeVを出せる	

明るいのはGeVしか出せない



背景ニュートリノと宇宙線陽子

• LLAGNの光度関数	


• 背景ニュートリノスペクトル	


• 宇宙線陽子スペクトル



LLAGNの光度関数

• Broken power law で表す 
L*=1038 erg/s,　 n*=1.3x10-2 Mpc-3, 　s1=1.6,　 s2=1.0

ANRV352-AA46-13 ARI 15 July 2008 12:45
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Figure 8
The Hα nuclear luminosity function of nearby AGNs derived from the Palomar survey. The top axis gives
an approximate conversion to absolute magnitudes in the B band, using the Hα-continuum correlation of
Greene & Ho (2005b). The open blue circles include only type 1 sources, whereas the filled red circles
represent both type 2 and type 1 sources. The luminosities have been corrected for extinction, and in the
case of type 1 nuclei, they include both the narrow and broad components of the line. For comparison, I
show the z < 0.35 luminosity function for SDSS Seyfert galaxies (types 1 and 2; dashed line; Hao et al.
2005b). (Adapted from L.C. Ho, A.V. Filippenko & W.L.W. Sargent, in preparation.)

A different strategy can be explored by taking advantage of the fact that Hα luminosities are
now available for nearly all of the AGNs in the Palomar survey. Figure 8 shows the Hα luminosity
function for the Palomar sources, computed using the V/Vmax method (L.C. Ho, A.V. Filippenko
& W.L.W. Sargent, in preparation). Two versions are shown, each representing an extreme view of
what kind of sources should be regarded as bonafide AGNs. The open symbols include only type
1 nuclei, whose AGN status is incontrovertible. This may be regarded as the most conservative
assumption and a lower bound, because we know that genuine narrow-line AGNs do exist. The
filled symbols lump together all sources classified as LINERs, transition objects, and Seyferts,
both type 1 and type 2. This represents the most optimistic view and an upper bound, if some
type 2 sources are in fact AGN impostors, although, as I argue in Section 6.5, this is likely to
be a small effect. The true space density of local AGNs lies between these two possibilities.
In either case, the differential luminosity function can be approximated by a single power-law
from LHα ≈ 1038 to 3 × 1041 ergs s−1, roughly of the form " ∝ L−1.2±0.2. The slope seems to
flatten below LHα ≈ 1038 ergs s−1, but the luminosity function is highly uncertain at the faint end
because of density fluctuations in our local volume. Nevertheless, it is remarkable that the Palomar
luminosity function formally begins at LHα ≈ 6 × 1036 ergs s−1, roughly the luminosity of the
Orion nebula (Kennicutt 1984). In units more familiar to the AGN community, this corresponds
to an absolute B-band magnitude of roughly −8 (using the Hα-optical continuum conversion of
Greene & Ho 2005b), no brighter than a single supergiant star.

For comparison, I have overlaid the Hα luminosity function of z ! 0.35 Seyfert galaxies derived
from the SDSS by Hao et al. (2005b). The Palomar survey reaches galaxies that are ∼2 orders
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ンのスペクトルの見積もりを行った。まず、pair のシンクロトロン冷却率は pp-collision
による注入率よりも大きいため、高エネルギーな pair の単位エネルギー辺りの数密度は

dNpair

dEpair
=

LEpair

Epair
tsync,pair (40)

と表される。tsync,pairは pair のシンクロトロン冷却時間である。あるエネルギーEpair =
γpairmec2の電子または陽電子の出すスペクトルは

Fν,sync ≃ 2.149

√
3e3B

mec2
x1/3e−x (41)

である。x = ν/νsync、νsync = γ2paireB/(2πmec)である。このスペクトルと数密度を使っ
て、pair からのシンクロトロンのスペクトルは

LEγ =

∫
dEpairFν,sync

dNpair

dEpair
(42)

となる。proton synchrotron についても式 (41)の中のmeをmpに変え、

LEγ =

∫
dEpFν,sync

dNp

dEp
(43)

と見積もられる。
高エネルギーのガンマ線は γγ pair creation によって吸収される。この光学的厚みは

τγγ(ϵ) = R

∫
dϵtNγ(ϵt)σγγ(ϵ, ϵt) (44)

∼ 0.2σTRNγ (ϵt) ϵt (45)

となる (Coppi & Blandford 1990)。ここで、ϵt ≃ 4/ϵはターゲットとなる光子のエネル
ギーである。（Coppi & Blandford 1990 では ϵt ≃ 1/ϵ としているのですが、この近似は断
面積をデルタ関数で近似しているので、ϵtとして反応断面積が最大となるエネルギーを用
いました。デルタ関数近似はかなり荒い近似かもしれませんが、他の部分も荒く計算して
いるので精度よく解く必要もないかと考えています。)

4 Isotropic background neutrino

4.1 Luminosity function of LLAGN

近傍 ( z < 0.35 )の LLAGN の光度関数 φは two-power law formulaで良くフィットで
きる。

φ(LHα) =
n∗/L∗

(LHα/L∗)
s1 + (LHα/L∗)

s2 (46)

とおいて、Ho (2008)の光度関数のグラフから、L∗ = 1038[erg s−1], n∗ ≃ 1.3×10−2Mpc−3、
s1 ≃ 1.6, s2 ≃ 1.0とする。この光度関数が成り立つ範囲はおおむね (LHα/L∗) ! 3000程

8
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ニュートリノ背景放射

度である。また、LHα/L∗ > 3000の明るい銀河核は Seyfert galaxy などであり、LLAGN
に分類されないと思われる。(ただ、低光度側はどの程度信用できるのかわかりません。
Ho 2008 の本文に flat になると書いていたので今回の形を仮定しました。) (Ho 2008 で
は s1 ≃ −1.2なる記述が本文中にありますが、そのべきで fit すると観測点から大きくず
れます。この Luminosity function の reference には in preparation となっている論文が
あるのですが、ADSで検索しても見つかりませんでした。ここでは図をスライドに貼付
けて、目の子でデータ点の真ん中を通る直線を引いてグラフから値を読み取りました。)
LLAGN は暗いため、遠方の z ! 1 程度の天体はほぼ見えない。また、銀河の中心部にあ
る星との区別も難しく、不定性が大きい (Ho 2008)。ここでは光度関数の赤方変位依存性
は考慮せず、z < 0.35で見えている天体が進化しないと仮定して

φ(LHα , z) = φ(LHα) (47)

と表すことにする。
この光度関数はnarrow line regionからのHαの光度関数である。降着流からの放射は主

にX線で観測されると考えられており、LLAGNでは 2-10[keV]のX線光度はLX ∼ 5LHα

という関係式がある。ここでは前述のモデルで計算したRIAFのスペクトルから 2-10[keV]
のX線光度を求め、上記の関係式から LHα に焼き直すことで光度関数を求める。

4.2 Spectrum of Isotropic Background Neutrino

背景ニュートリノは上記の光度関数とRIAF からのニュートリノ放射光度を用いて

Φν =
c

4πH0

∫ zmax

0

dz√
ΩM (1 + z)3 + ΩΛ

∫ Lmax

Lmin

dLXφ(LX)
LE′

ν
(LX)

E′
ν

(48)

=
c

4πH0

∫ zmax

0

dz√
ΩM (1 + z)3 + ΩΛ

∫ Lmax

Lmin

dLX
dLHα

dLX
φ(LHα)

LE′
ν
(LX)

E′
ν

(49)

と表される。E′
ν = (1 + z)Eν はニュートリノを放出する LLAGN 静止系でのニュートリ

ノエネルギーである。今回は zmax ≃ 7を用いた。これは観測されている最遠方 quasar の
赤方変位である。ここでは表 3のパラメータを固定して Ṁ を変えることで、さまざまな
光度の LLAGN のスペクトルを作り背景ニュートリノを求めた。光度は電子温度や磁場に
依存するため、違うパラメータを用いると積分範囲の Ṁ も変化する。積分する際の Ṁ ノ
上限値は表 4にまとめてある。Ṁ の下限値はある程度小さくとればあまり重要にならな
いため、表 3の値で固定する。
観測された PeV neutrinoは以下の特徴を持つ。(a) E2

νΦν ∼ 10−8GeVcm−2s−1sr−1,
(b) spectrum index は 2.0− 2.3, (c) 数 PeV に cutoff または break。　このモデルで計算
された背景ニュートリノフラックスを図 5に示す。パラメータを適宜選ぶことにより、観
測から示唆される特徴を全て満たす解を構築できた。モデル A, Bのパラメータは表 3, 4
にまとめてある。いくつかのパラメータセットで観測される diffuse neutrino flux は fit す
ることができる。温度を大きくすると同じ光学的厚みのときのコンプトンの y-parameter
が大きくなるため、少ない Ṁ で Lmaxとなる。Ṁ が小さいと陽子の数密度が小さくなり
ppや pγの反応率が悪くなるため、観測を再現するには温度の小さい時と比べてより大き
な ηcr が必要となる。また、qを小さくすると小スケールの乱流のエネルギーが大きくな
り粒子が加速されやすくなる。その時にはより小さい ζ で PeV neutrino を作ることがで
きる。

9

ニュートリノ背景放射フラックス

log(Eν2Φν/GeV cm-2 s-1sr-1)

無矛盾なパラメータで	

Ice Cube の観測を再現できる

log(Eν/GeV)

– 14 –

Table 1: Model parameters for the spectrum from a LLAGN

model α β ṁ MBH[M⊙] R0 θe q ζ ηcr

Reference 0.1 3.0 10−2 107 10 2.0 5/3 0.1 10−2

Table 2: Model parameters for diffused neutrino flux

model MBH[M⊙] θe ζ ηcr q ṁmax

Blue 107 2.0 0.5 7× 10−3 5/3 3× 10−2

green 108 2.5 0.4 4× 10−3 5/3 1.7× 10−2

red 108 2.5 0.14 3× 10−3 3/2 1.7× 10−2

α=0.1,  
β=3, 

R0=10 
zmax=7

No evolution	

Φ(Lx) =const for z

MBH固定	

ṁ⇔Lx
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まとめ
• 高エネルギー陽子とニュートリノの起源について低光度活動銀
河核の降着流を検証した

• 最高エネルギーは 加速=逃走 で決まる

• LLAGNの光度関数を使ってニュートリノ背景放射を計算 
→観測的と無矛盾なニュートリノスペクトルを作れる

• γは吸収によりνよりも低エネルギー側にシフトする 
→ 明るいLLAGNでは GeV 付近にピーク Lγ~ 1037-1038 erg/s

• 明るいLLAGNの場合には Epeak ~ 1017 eV に達する 
無理のないパラメータでPeV ニュートリノの放出可能


