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第10章 衝撃波と超新星残骸

10.1 一次元衝撃波
10.1.1 一次元衝撃波とRankine=Hugoniotの関係式
理想気体における一次元の強い衝撃波は、ランダウ=リフシッツ「流体力学 2」§85で解説されている。また、坂下、池

内「宇宙流体力学」では、もっと詳しく解説している (たぶん、坂下、池内「宇宙流体力学」を読むのが一番良いと思う)。
通常の波は振幅が小さいという仮定が成立し線形近似を行うことができる。それに対し、超音速で伝搬する大振幅の

圧縮波を衝撃波と呼ぶ。圧縮性の流体において、その前後で圧力・密度・法線速度などが急激に変化するような不連続
面が生ずる。
衝撃波が通過する前の物質 (ISM)には添字 1を、通過した後 (SNR)には添字 2 をつける。衝撃波が通過する前の物

質は停止しており、通過すると運動を開始する。しかしそれだと扱いにくいので、衝撃波の静止系で物事を考える。そ
の場合衝撃波面に対し、ISMが衝撃波の伝わる速度で衝撃波面に衝突し、衝撃波面を通過後に速度が遅くなる。
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図 10.1: 衝撃波の模式図
衝撃波面の前面での速度 (すなわち衝撃波の伝わる速度)、密度、圧力、温度を u1、ρ1、P1、T1とし、後面での速度、

密度、圧力、温度を u2、ρ2、P2、T2とする。衝撃波面前後の「単位質量当たりの」エンタルピーを w1、w2とし、断熱
指数を γ とする。すると、次の 3 つの保存則が成り立つ。

ρ1u1 = ρ2u2 :質量保存(10.1)

P1 + ρ1u
2
1 = P2 + ρ2u

2
2 :運動量保存(10.2)

w1 +
1

2
u2
1 = w2 +

1

2
u2
2 :単位質量当たりのエネルギー保存=断熱変化(10.3)

運動量保存は、面に流れ込む運動量 ρ1u2
1 と流れ出る運動量 ρ2u2

2 の差は、圧力差で面に行われる単位時間当たりの力積
(P2 − P1)に等しい、と考える。断熱変化なので単位質量当たりで勘定すれば単位質量当たりのエネルギーは保存してい
るため。以上の 3つの式を Rankine=Hugoniotの関係式と呼ぶ。
以下では理想気体を仮定し「単位質量あたりの」内部エネルギーを εとすると

ε =
P

ρ

1

γ − 1
(10.4)

w = γε(10.5)

w =
γ

γ − 1

P

ρ
(10.6)
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内「宇宙流体力学」では、もっと詳しく解説している (たぶん、坂下、池内「宇宙流体力学」を読むのが一番良いと思う)。
通常の波は振幅が小さいという仮定が成立し線形近似を行うことができる。それに対し、超音速で伝搬する大振幅の

圧縮波を衝撃波と呼ぶ。圧縮性の流体において、その前後で圧力・密度・法線速度などが急激に変化するような不連続
面が生ずる。
衝撃波が通過する前の物質 (ISM)には添字 1を、通過した後 (SNR)には添字 2 をつける。衝撃波が通過する前の物

質は停止しており、通過すると運動を開始する。しかしそれだと扱いにくいので、衝撃波の静止系で物事を考える。そ
の場合衝撃波面に対し、ISMが衝撃波の伝わる速度で衝撃波面に衝突し、衝撃波面を通過後に速度が遅くなる。
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図 10.1: 衝撃波の模式図
衝撃波面の前面での速度 (すなわち衝撃波の伝わる速度)、密度、圧力、温度を u1、ρ1、P1、T1とし、後面での速度、

密度、圧力、温度を u2、ρ2、P2、T2とする。衝撃波面前後の「単位質量当たりの」エンタルピーを w1、w2とし、断熱
指数を γ とする。すると、次の 3 つの保存則が成り立つ。

ρ1u1 = ρ2u2 :質量保存(10.1)

P1 + ρ1u
2
1 = P2 + ρ2u

2
2 :運動量保存(10.2)

w1 +
1

2
u2
1 = w2 +

1

2
u2
2 :単位質量当たりのエネルギー保存=断熱変化(10.3)

運動量保存は、面に流れ込む運動量 ρ1u2
1 と流れ出る運動量 ρ2u2

2 の差は、圧力差で面に行われる単位時間当たりの力積
(P2 − P1)に等しい、と考える。断熱変化なので単位質量当たりで勘定すれば単位質量当たりのエネルギーは保存してい
るため。以上の 3つの式を Rankine=Hugoniotの関係式と呼ぶ。
以下では理想気体を仮定し「単位質量あたりの」内部エネルギーを εとすると

ε =
P

ρ
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γ − 1
(10.4)

w = γε(10.5)
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である。γ は断熱指数で

γ =

(
d lnP

d lnn

)

S

= CP /CV(10.7)

= 5/3 (非相対論的理想気体)(10.8)

= 4/3 (相対論的理想気体、光子気体)(10.9)

である。
よって、エネルギー保存は

γ

γ − 1

P1

ρ1
+

1

2
u2
1 =

γ

γ − 1

P2

ρ2
+

1

2
u2
2(10.10)

となる。この式と、質量保存、運動量保存を合わせると
ρ1
ρ2

=
(γ + 1)P1 + (γ − 1)P2

(γ − 1)P1 + (γ + 1)P2
(10.11)

となる。
ここで、強い衝撃波という仮定

P2 ≫ P1 すなわち T2 ≫ T1(10.12)

P2 ≫ γ + 1

γ − 1
P1(10.13)

をつけ、マッハ数M を

M1 ≡
u1

c1
(10.14)

と定義すると、以上の式から次の関係が得られる (ランダウ=リフシッツ)。
ρ2
ρ1

=
u1

u2
=

(γ + 1)M2
1

(γ − 1)M2
1 + 2

(10.15)

P2

P1
=

2γM2
1

γ + 1
− γ − 1

γ + 1
(10.16)

T2

T1
=

(
2γM2

1 − (γ − 1)
) (

(γ − 1)M2
1 + 2

)

(γ + 1)2M1
(10.17)

M2
2 =

2 + (γ − 1)M2
1

2γM2
1 − (γ − 1)

(10.18)

銀河団では、重力エネルギー以外に、銀河風や cD銀河での AGNからのバブルによる衝撃波で加熱が行なわれたどうか
を考えるのに、エントロピーを用いたスタディが使われる。衝撃波が通ることによるエントロピー発生については、坂
下、池内「宇宙流体力学」p43、Binney et al. (2002) (Astro-ph/0207111) の Appendixなどを参照 (いずれ追記する)。
さらに、衝撃波の速度が ISMの音速よりも非常に速いという仮定、

M1 =
u1

c1
≫ 1(10.19)

をつけると、次の様に書ける。

ρ2 =
γ + 1

γ − 1
ρ1(10.20)

u2
1 =

1

2
(γ + 1)

P2

ρ1
(10.21)

u2
2 =

1

2

(γ − 1)2

γ + 1

P2

ρ1
(10.22)

u2 =
γ − 1

γ + 1
u1(10.23)

P2 =
2ρ1u2

1

γ + 1
(10.24)

T2 =
m

k

P2

ρ2
=

2(γ − 1)

(γ + 1)2
m

k
u2
1(10.25)
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mは平均分子質量なので、衝撃波により温度が上昇し冷たい物質がプラズマ化した場合には注意すること。γ = 5/3の場
合、密度は衝撃波通過後に 4倍になり、衝撃波面に対する相対速度は 1/4となる。ISMが静止した系では、衝撃波通過
後に、物質は衝撃波の速度の 3/4倍の速度で衝撃波の進む方向に動き始める (VS − u2 = (3/4)VS)。また、密度、速度、
温度、衝撃波速度 u1 は以下のようになる。
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ここでは慣習に従いm = µmH と書いた。
衝撃波通過後の単位体積あたりの運動エネルギー EK と熱エネルギー ET の配分は以下の通り。まず、熱エネルギー
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となる。γ によらず等分配されることになる。

超新星爆発で飛び散る
破片。最初のピストン

星間ガスが掃き寄せられ、
ピストンの一部となる。

星間ガス

衝撃波面

ピストン

運動している質量は増えるので、エネ
ルギー保存に従い速度は遅くなる。

星間ガスが掃き寄せられ一体となり、ピストンを形成していく。

図 10.2: 衝撃波の成長
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超新星爆発で飛び散る
破片。最初のピストン

星間ガスが掃き寄せられ、
ピストンの一部となる。

星間ガス

衝撃波面

ピストン

運動している質量は増えるので、エネ
ルギー保存に従い速度は遅くなる。

星間ガスが掃き寄せられ一体となり、ピストンを形成していく。

図 10.2: 衝撃波の成長
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:エネルギー保存(10.40)

運動量保存は、(外部流体からもらう力積 or 与える力積)+(運動量)が保存している。エネルギー保存は、(バルクな運動
エネルギー)+(内部エネルギー)+(外部流体からされる仕事 or する仕事)が保存している。
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かけ算をすると、エンタルピーになる。
(
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P
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)
ρV = U + PV = H(10.44)
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となる。

10.1.3 磁場の強い白色矮星
磁場の強い白色矮星に降着する物質は、白色矮星表面付近でスタンディングショックを形成する。そのショックを通過

後放射で冷却し白色矮星表面に軟着陸する。スタンディングショク通過直後のプラズマ温度 TSは、白色矮星の半径RWD

と質量MWD の関数で決まる (Aizu 1973; Fujimoto and Ishida 1997)。
白色矮星めがけて自由落下した場合の Free-Fall速度 vff は

G
µmHMWD

RWD
=

1

2
µmHv

2
ff(10.52)

と書ける。vff が衝撃波速度 VS = u1 と等しい。

VS = u1 = vff(10.53)

γ = 5/3の時、衝撃波通過後の温度 TS と u1 の関係式は

kBTS = kBT2 =
3

16
µmHu

2
1(10.54)

である。以上をまとめると、

kBTS =
3

8
G
µmHMWD

RWD
(10.55)

kBTS = 16

(
MWD

0.5M⊙

)(
RWD

109cm

)−1

[keV](10.56)

となる。Ｘ線観測から TSを決めることができれば、観測した白色矮星の質量と半径の関係が 1つ決まる。一方で、白色
矮星の内部構造から別の質量と半径の関係

RWD = 0.78× 109
[(

1.44M⊙
MWD

)2/3

−
(

MWD

1.44M⊙

)2/3
]1/2

[cm](10.57)

と合わせることで、半径と質量が一意に決まる。
実際にはもう少し複雑で、スタンディングショックから白色矮星表面へは温度構造がありＸ線で決めた温度から kBTS

を決めるには、その温度構造を考慮しなければならない。よってすぐさま kBTS と完全に一致するわけではない。しか
し、大まかにはこれで問題はない。
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となる。Ｘ線観測から TSを決めることができれば、観測した白色矮星の質量と半径の関係が 1つ決まる。一方で、白色
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実際にはもう少し複雑で、スタンディングショックから白色矮星表面へは温度構造がありＸ線で決めた温度から kBTS

を決めるには、その温度構造を考慮しなければならない。よってすぐさま kBTS と完全に一致するわけではない。しか
し、大まかにはこれで問題はない。
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10.2 球対称衝撃波
10.2.1 一次元衝撃波と爆発によって生ずる球対称衝撃波の違い
一次元衝撃波と爆発によって生ずる球対称衝撃波の違いは、基本的には定常状態か、成長する衝撃波面かどうかの違

いである。具体的には、
1) 爆発によって生ずる球対称衝撃波はだんだん遅くなる。
2) 衝撃波内側の圧力は無視できない。遅くなっていった場合に、後ろの圧力がシェルを押し、加速を行う。

はっきりいって厳密解をそのまま直観的に理解するのは容易ではない。そこでここではいつもとは逆に、まず厳密解を
示し、次に簡単なモデルを示すことで厳密解がどういう物理を反映しているかを見ることにする。

10.2.2 厳密解 (Sedov解、Sedov-Taylor解)

厳密な解は、Sedov, Taylor, Neumamnn の 3人がそれぞれ独立に求めたので、Sedov解又は、Sedov-Taylor解と呼ば
れる。厳密解は球対称で断熱的を仮定した場合の、運動方程式、連続の式、エネルギーの式 (と爆発エネルギーの保存)

から得られる。基礎方程式は以下の通り。
∂v⃗

∂t
+ v⃗ ·∇v⃗ +

1

ρ
∇P = 0 : 運動方程式(10.58)

∂ρ

∂t
+∇ (ρ · v⃗) = 0 : 連続の式(10.59)

Ds

Dt
=

∂s

∂t
+ (v⃗ ·∇) s = 0 : エネルギーの式(10.60)

このうち、エネルギーの式を少し変形する。理想気体の場合は

P (s, ρ) = e(s−s0)/cvργ(10.61)

と表されるので、エネルギーの式は

D

Dt

(
ln

P

ργ

)
= 0(10.62)

と書ける。よって Eulerの表示では

∂

∂t

(
ln

P

ργ

)
+ (v⃗ ·∇)

(
ln

P

ργ

)
= 0(10.63)

∂

∂t

(
P

ργ

)
+ v⃗ ·∇

(
P

ργ

)
= 0 : エネルギーの式(10.64)

となる。
以上の 3つの式を球対称を仮定し極座標系に書き換える。

∂v

∂t
+ v

∂v

∂r
+

1

ρ

∂P

∂r
= 0 : 運動方程式(10.65)

∂ρ

∂t
+ v

∂ρ

∂r
+ ρ

∂v

∂r
+

2ρv

r
= 0 : 連続の式(10.66)

∂

∂t

(
P

ργ

)
+ v

∂

∂r

(
P

ργ

)
= 0 : エネルギーの式(10.67)

厳密解はこの 3つと、全エネルギー E0 が保存されるという条件から解かれる。
解は外部変数の ρ0、E0と、時刻 tおよび rのみで決まることを考慮すると、次数解析、Buckighamの Π定理なるも

のを使うと、上記の偏微分方程式は

ξ =

(
ρ0
E0

)1/5 r

t2/5
(10.68)
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図 10.10: 理想的な超新星残骸の模式図。
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図 10.11: Cas A全体の X線スペクトル (Chandra)
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のを使うと、上記の偏微分方程式は
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10.2 球対称衝撃波
10.2.1 一次元衝撃波と爆発によって生ずる球対称衝撃波の違い
一次元衝撃波と爆発によって生ずる球対称衝撃波の違いは、基本的には定常状態か、成長する衝撃波面かどうかの違

いである。具体的には、
1) 爆発によって生ずる球対称衝撃波はだんだん遅くなる。
2) 衝撃波内側の圧力は無視できない。遅くなっていった場合に、後ろの圧力がシェルを押し、加速を行う。

はっきりいって厳密解をそのまま直観的に理解するのは容易ではない。そこでここではいつもとは逆に、まず厳密解を
示し、次に簡単なモデルを示すことで厳密解がどういう物理を反映しているかを見ることにする。

10.2.2 厳密解 (Sedov解、Sedov-Taylor解)

厳密な解は、Sedov, Taylor, Neumamnn の 3人がそれぞれ独立に求めたので、Sedov解又は、Sedov-Taylor解と呼ば
れる。厳密解は球対称で断熱的を仮定した場合の、運動方程式、連続の式、エネルギーの式 (と爆発エネルギーの保存)

から得られる。基礎方程式は以下の通り。
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と書ける。よって Eulerの表示では
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となる。
以上の 3つの式を球対称を仮定し極座標系に書き換える。
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というただ一つの無次元の変数で記述することができる。よって、この偏微分方程式は常微分方程式に変換することが
できる。この変換を相似変換と呼び、その解は相似解と呼ばれる。
衝撃波面に相当する場所の ξを ξ0 と書くことにして、次のように書く。

R(t) = ξ0

(
E0

ρ0

)1/5

t2/5(10.69)

ξ0 の具体的な値はここではまだ決まらないが、完全に方程式を解いた後に超新星残骸の全エネルギーが保存する、とい
う条件をつけて決まる (図 10.4)。衝撃波面の速度 Vs(t)は、R(t)の時間微分なので

Vs(t) =
dR(t)

dt
=

2

5
ξ0

(
E0

ρ0

)1/5

t−3/5(10.70)

=
2

5

R(t)

t
(10.71)

と決まる。
ただ一つの相似変換変数 ξを使うことで全ての変数を書きあらわすことが可能なので、衝撃波面を示す ξ0に対する比

として

λ ≡ ξ

ξ0
(10.72)

を定義する。すると

λ =

(
ρ0
E0

)1/5

rt−2/5(10.73)

となる。よって時刻を固定すると、λは衝撃波面半径に対する半径の比に等しいことがわかる。すなわち、

λ =
r

R
(10.74)

である。
さて、さかのぼって偏微分方程式を解くことにする。ξ という一つの変数で全て決まる、ということは λという一つ

の変数で全ての変数が書けると言うことなので、SNRの内部構造 v(r, t)、ρ(r, t)、P (r, t)は、λを変数とする無次元の関
数 V (λ)、Ω(λ)、Π(λ)で以下のように書けると仮定する。

v(r, t) ≡ r

t
V (λ)(10.75)

ρ(r, t) ≡ ρ0Ω(λ)(10.76)

P (r, t) ≡ ρ0
r2

t2
Π(λ)(10.77)

これを、球対称の偏微分方程式にいれ、
∂

∂t
→ ∂λ

∂t

d

dλ
= −2

5

λ

t

d

dλ
(10.78)

∂

∂r
→ ∂λ

∂r

d

dλ
=

λ

r

d

dλ
(10.79)

に注意すると λの常微分方程式に変換され、最終的に解くことが出来る。
具体的に解を書くことは可能だが、大変なので λ = 1の時の比として示した V (λ)、Ω(λ)、Π(λ)について数値計算結

果のみ図 10.5に示す。
後は、λ = 1での V、Ω、Πの値が分かれば良い。これは衝撃波面なので、一次元衝撃波の理論から λ = 1 での各値

を星間物質の値と関係づけることができる。すなわち Rankine=Hugoniot の関係より、

ρ(shock) =
γ + 1

γ − 1
ρ0(10.80)

v(shock) = Vs −
γ − 1

γ + 1
Vs =

2

γ + 1
Vs(10.81)

P (shock) =
2ρ0V 2

s

γ + 1
(10.82)
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Vs(t) =
dR(t)

dt
=
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ξ0
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)1/5

t−3/5(10.70)
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と決まる。
ただ一つの相似変換変数 ξを使うことで全ての変数を書きあらわすことが可能なので、衝撃波面を示す ξ0に対する比

として

λ ≡ ξ

ξ0
(10.72)

を定義する。すると
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(
ρ0
E0

)1/5

rt−2/5(10.73)

となる。よって時刻を固定すると、λは衝撃波面半径に対する半径の比に等しいことがわかる。すなわち、

λ =
r

R
(10.74)

である。
さて、さかのぼって偏微分方程式を解くことにする。ξ という一つの変数で全て決まる、ということは λという一つ

の変数で全ての変数が書けると言うことなので、SNRの内部構造 v(r, t)、ρ(r, t)、P (r, t)は、λを変数とする無次元の関
数 V (λ)、Ω(λ)、Π(λ)で以下のように書けると仮定する。

v(r, t) ≡ r

t
V (λ)(10.75)

ρ(r, t) ≡ ρ0Ω(λ)(10.76)

P (r, t) ≡ ρ0
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これを、球対称の偏微分方程式にいれ、
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t
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に注意すると λの常微分方程式に変換され、最終的に解くことが出来る。
具体的に解を書くことは可能だが、大変なので λ = 1の時の比として示した V (λ)、Ω(λ)、Π(λ)について数値計算結

果のみ図 10.5に示す。
後は、λ = 1での V、Ω、Πの値が分かれば良い。これは衝撃波面なので、一次元衝撃波の理論から λ = 1 での各値

を星間物質の値と関係づけることができる。すなわち Rankine=Hugoniot の関係より、

ρ(shock) =
γ + 1

γ − 1
ρ0(10.80)

v(shock) = Vs −
γ − 1

γ + 1
Vs =

2

γ + 1
Vs(10.81)

P (shock) =
2ρ0V 2

s

γ + 1
(10.82)
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図 10.5: Sedov解での、λ = 1での値で規格化した速度、密度、圧力の超新星残骸内部構造 (上) 圧力分布の時間発展
(下)。上の図で注目すべきは、SNRの中心 λ = 0では密度は 0にもかかわらず、有限の圧力を持つことである。つまり
SNR中心の温度は非常に高いことを意味している。一方で、外側の温度は低いにもかかわらず有限の圧力を持つのは、
密度が高いことを意味している。
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図 10.6: Sedov解での、λ = 1での値で規格化した各パラメータの SNRの内部構造。(篠田君の井上ゼミにあった図だ
が、出展が不明)。外側がもっとも温度が高く、中心に向かって温度が上がっている。内側に行けば行く程昔に遡って衝
撃波が通過した領域である。衝撃波速度は時間と共に遅くなり、その結果衝撃波通過直後の領域の温度は時間と共に下
がって行く。そのため、内側程温度が上がる。一方で、球対称に広がるので密度は下がることになる。
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が得られる。Vs の式は既に上で述べた通りであり、γ = 5/3の場合、衝撃波面での密度は星間物質の 4倍になっている
ことの注意。よって V (1)、Ω(1)、Π(1)と、v(R, t)、ρ(R, t)、P (R, t)は

v(R, t) =
R(t)

t
V (1), V (1) =

4

5

1

γ + 1
(10.83)

ρ(R, t) = ρ0Ω(1),Ω(1) =
γ + 1

γ − 1
(10.84)

P (R, t) = ρ
R2

t2
Π(1),Π(1) =

8

25

1

γ + 1
(10.85)

となる。
ξ0 は、次のエネルギーの保存から求められる。

E0 =

∫ R

0

(
1

2
ρv2 +

P

γ − 1

)
dr(10.86)

ξ0などを表に、V (λ)/V (1)、Ω(λ)/Ω(1)、Π(λ)/Π(1)を図 10.5 に与える。これはとりもなおさず衝撃波面での値に対
する超新星残骸内部の速度、密度、圧力分布を示している。
ある時刻 tのある半径 rでの物理パラメータを知る具体的手順は次の通り。まず衝撃波面のすぐ後ろの値を求める。次

に、求めたい場所 r と衝撃波面の半径 Rの比である λ = r/Rを求め、図 10.5と、衝撃波面 Rにおける各パラメータの
値と、求めたい場所での値の比を知る。最終的にその比を用いて、求めたい場所の値を求める。
便利のために衝撃波面の後ろの物質の密度 ρ(R, t)、速度 v(R, t)、圧力 P (R, t)、温度 T (R, t)を具体的にまとめて書い

ておくと以下のようになる (半径 R(t)と衝撃波速度 VS(t)は既に書いた)。

ρ(R, t) =
γ + 1

γ − 1
ρ0(10.87)

v(R, t) =
4

5

1

γ + 1
ξ0

(
E0

ρ0

)1/5

t−3/5 =
2

γ + 1
VS(t)(10.88)

P (R, t) =
8

25

ρ0
γ + 1

ξ20

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5(10.89)

T (R, t) =
(µmH

k

) 8

25

γ − 1

(γ + 1)2
ξ20

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5(10.90)

v(R, t) = u2、VS(t) = u2 と考えると、一次元衝撃波の場合と正しく一致していることがわかる。さらに、γ = 5/3の時
の具体的な数字は以下の通りである。

R(t) = 12.5

(
t

104yr

)2/5 ( E

1051ergs

)1/5 ( n0

1cm−3

)−1/5
[pc](10.91)

Vs(t) = 490

(
t

104yr

)−3/5 ( E

1051ergs

)1/5 ( n0

1cm−3

)−1/5
[km sec−1](10.92)

T (R, t) = 3.34× 106
(

t

104yr

)−6/5 ( E

1051ergs

)2/5 ( n0

1cm−3

)−2/5
[K](10.93)

上では一様な ISM中での超新星爆発を考えたが、超新星になる前の星が進化する時に様々な形で放出する物質の中を
衝撃波が伝わると考えられている。よって、CSMは ρ ∝ r−n の物質分布をしているはずである。これの解は Chevalier

(1982)に与えられている。
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(1982)に与えられている。
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図 10.4: ξとエネルギー配分。非相対論的単原子分子: γ = 5/3、相対論的単原子分子: γ = 4/3 = 1.33、非相対論的 2原
子分子: γ = 1.4。
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が得られる。Vs の式は既に上で述べた通りであり、γ = 5/3の場合、衝撃波面での密度は星間物質の 4倍になっている
ことの注意。よって V (1)、Ω(1)、Π(1)と、v(R, t)、ρ(R, t)、P (R, t)は

v(R, t) =
R(t)

t
V (1), V (1) =

4

5

1

γ + 1
(10.83)

ρ(R, t) = ρ0Ω(1),Ω(1) =
γ + 1

γ − 1
(10.84)

P (R, t) = ρ
R2

t2
Π(1),Π(1) =

8

25

1

γ + 1
(10.85)

となる。
ξ0 は、次のエネルギーの保存から求められる。

E0 =

∫ R

0

(
1

2
ρv2 +

P

γ − 1

)
dr(10.86)

ξ0などを表に、V (λ)/V (1)、Ω(λ)/Ω(1)、Π(λ)/Π(1)を図 10.5 に与える。これはとりもなおさず衝撃波面での値に対
する超新星残骸内部の速度、密度、圧力分布を示している。
ある時刻 tのある半径 rでの物理パラメータを知る具体的手順は次の通り。まず衝撃波面のすぐ後ろの値を求める。次

に、求めたい場所 r と衝撃波面の半径 Rの比である λ = r/Rを求め、図 10.5と、衝撃波面 Rにおける各パラメータの
値と、求めたい場所での値の比を知る。最終的にその比を用いて、求めたい場所の値を求める。
便利のために衝撃波面の後ろの物質の密度 ρ(R, t)、速度 v(R, t)、圧力 P (R, t)、温度 T (R, t)を具体的にまとめて書い

ておくと以下のようになる (半径 R(t)と衝撃波速度 VS(t)は既に書いた)。

ρ(R, t) =
γ + 1

γ − 1
ρ0(10.87)

v(R, t) =
4

5

1

γ + 1
ξ0

(
E0

ρ0

)1/5

t−3/5 =
2

γ + 1
VS(t)(10.88)

P (R, t) =
8

25

ρ0
γ + 1

ξ20

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5(10.89)

T (R, t) =
(µmH

k

) 8

25

γ − 1

(γ + 1)2
ξ20

(
E0

ρ0

)2/5

t−6/5(10.90)

v(R, t) = u2、VS(t) = u2 と考えると、一次元衝撃波の場合と正しく一致していることがわかる。さらに、γ = 5/3の時
の具体的な数字は以下の通りである。

R(t) = 12.5

(
t

104yr

)2/5 ( E

1051ergs

)1/5 ( n0

1cm−3

)−1/5
[pc](10.91)

Vs(t) = 490

(
t

104yr

)−3/5 ( E

1051ergs

)1/5 ( n0

1cm−3

)−1/5
[km sec−1](10.92)

T (R, t) = 3.34× 106
(

t

104yr

)−6/5 ( E

1051ergs

)2/5 ( n0

1cm−3

)−2/5
[K](10.93)
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10.2.3 簡単なモデル
坂下=池内「宇宙流体力学」p105の点源爆発の簡単なモデル (b)を改良したものを紹介する。

全エネルギー E0 の爆発により生じた衝撃波が、密度 ρ0、圧力 P0 の ISMを伝わることを考える。衝撃波の速度を Vs、
衝撃波面の半径をRとし衝撃波により掃き与せられたシェルの厚みを∆rとし、その中では密度は一定であり (これは厳
密には正しくない)ρ1とする。シェルの質量をM、速度を v1、圧力を P1とする。さらにシェルの内側領域の圧力を PE

とする。
得られる全ての物理量は時刻 t、ISM の密度と圧力 ρ、P0と爆発のエネルギー E0の 4つのみで決まる。3つの式であ

る Rankine=Hugoniotでは不十分で、さらに 4つ目の式である全エネルギー保存、という条件を使うことになる。これ
は Sedov解の場合も全く同じ。

Rankine=Hugoniotの関係は次のように書き換えられる。

ρ1 =
γ + 1

γ − 1
ρ0(10.94)

P1 =
2

γ + 1
ρ0V

2
s(10.95)

v1 =
2

γ + 1
Vs(10.96)

衝撃波により半径 Rに元々あった ISMが掃き与せられ、シェルを形成するので

M =
4π

3
R3ρ0 = 4πR2∆rρ1(10.97)

∆r =
R(γ − 1)

3(γ + 1)
(10.98)

となる。γ = 5/3では、∆r/R = 1/12であり Rに対して十分薄い。
衝撃波自体はエネルギーを持たない (面であり物質ではないので当たり前)。衝撃波は、最初、爆発物質が超高温プラ

ズマとなり、これの持つ非常に高い圧力が、その外側の物質を後ろから押すことにより生ずる。また、ISMの温度は非
常に低く、圧力は無視できるとすると、シェルに関する運動方程式

d

dt
(Mv1) = 4πR2PE = 4πR2αP1(10.99)

が得られる。αは PE = αP1 の定数であり、実際の値は後で決まる。
Rankine=Hugoniotの関係を使い、v1、P1 を ρ0、Vs で表し、上記の式を変形をして行くと、

d

dt
(Mv1) = 4πR2αP1(10.100)

d

dt

(
4π

3
R3ρ0 ·

2

γ + 1
Vs

)
= 4πR2α

2

γ + 1
ρ0V

2
s(10.101)

d

dt
(R3Vs) = 3αR2V 2

s(10.102)

となる。ここで Vs = dR/dtであることに注意して変形し、微分方程式を解くと

Vs = AR−3(1−α)(10.103)

となる。Aは積分定数であり、後で決まる。
一方、αと Aは、エネルギー保存則により決まる。シェルの運動エネルギーと、シェルの内部エネルギー、SNRの内

部の高温で低密度の部分の内部エネルギーをそれぞれ EK、ET1、ET2 とすると、

EK =
1

2
Mv21 =

1

2

4π

3
ρ0R

3 4

(γ + 1)2
V 2
s(10.104)

ET1 =
P1

γ − 1
4πR2∆r =

2

(γ + 1)2
ρ0V

2
s
4πR3

3
(10.105)

ET2 =
αP1

γ − 1

4π

3
R3(10.106)
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図 10.7: シェルの厚みを考慮した SNRの簡単なモデル
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ρ1 =
γ + 1

γ − 1
ρ0(10.94)

P1 =
2

γ + 1
ρ0V
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s(10.95)

v1 =
2

γ + 1
Vs(10.96)
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M =
4π

3
R3ρ0 = 4πR2∆rρ1(10.97)

∆r =
R(γ − 1)

3(γ + 1)
(10.98)
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ρ0V

2
s
4πR3

3
(10.105)
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となる。よって、全エネルギー E0 は
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4π

3
ρ0A

2

[
2α

γ2 − 1
+

2

(γ + 1)2
+

2

(γ + 1)2

]
R3(2α−1)(10.108)

となる。これはコンスタントにならなければならないので、その結果 αと Aが次のように決まる。

α = 1/2(10.109)

A =

(
3

4π

(γ − 1)(γ + 1)2

(5γ − 3)

)1/2 (
E0

ρ0

)1/2

(10.110)

その結果、以下のように Vs が決まる。

Vs = AR−3/2(10.111)

この式を解くと Rが以下のように求まる。

R = ξ3

(
E0

ρ0

)1/5

t2/5(10.112)

ξ3 =

(
75(γ − 1)(γ + 1)2

16π(5γ − 3)

)1/5

(10.113)

また、上に示した書き直した Rankine=Hugoniotの関係に代入することで、圧力 P1、v1 も決まる。
全エネルギーの分配は

ET1 + ET2

EK
=

2α
γ2−1 + 2

(γ+1)2

2
(γ+1)2

(10.114)

=
γ + 1

γ − 1
α+ 1(10.115)

= 3 (← α = 1/2, γ = 5/3)(10.116)

となる。
熱制動放射の Emissivity εff を

(書き込む)

とすると LX は
(書き込む)

となる．
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10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14
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10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。

10.3. 超新星残骸の進化 187

10.2.4 Reverse Shock

まだ未完成: McKee ApJ 188, 335, (1974)を読む。

10.3 超新星残骸の進化
超新星残骸は 1) 自由膨張段階、2) Sedov段階、3) 放射冷却段階、4) 圧力駆動雪かき段階、5) 運動量保存雪かき段

階、を経る。

1) 自由膨張段階

超新星を起こした星の ejecta質量Mejectaと、はき寄せられた ISMの質量Msweptを比較し、Mejecta > Msweptである
期間。密度 n0で爆発した超新星残骸が、次の Sedov段階に入る時刻と半径を tF、RF とすると、Vej = 104km/sの場合

tF = 2× 102
(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
yr(10.117)

RF = 2

(
Mej

M⊙

)1/3 ( n0

1cm−3

)−1/3
pc(10.118)

となる。つまり ∼ 102yr程度で次の段階へはいる。

2) Sedov段階

Mejecta < Mswept の期間。エネルギー分配は

ET

ET + EK
=

ET /EK

(ET /EK) + 1
=

2.5

2.5 + 1
∼ 0.7(10.119)

である。すなわち、エネルギーの 70%がシェルが持つ。放射は

LX = 4πR2∆r · n2
1Λ(T ) =

16π

3
R3n2

0Λ(T )(10.120)

となる。

tr = 2.7× 104
(
E51

n0

)15/14

n−5/14
0 yr(10.121)

で次の段階へはいる。この間までに
∫ tr

0
LXdt ∼ 0.35E0(要確認)(10.122)

であり、爆発エネルギーの 35%が放射で失われる (本当？確認すること)。

3) 放射冷却段階

密度の高いシェルの温度の断熱膨張による減少よりも、放射による冷却が効く時代。膨張速度が ISMの固有運動であ
る ∼ 10km/sに近付くと次の段階に入る。

4) 圧力駆動雪かき段階

放射により密度の高いシェルは既に冷えているが、より内部の密度が低い領域は、まだ温度が高く圧力が高い。よっ
て、その圧力により外側を押しながら膨張する段階。188 第 10章 衝撃波と超新星残骸

5) 運動量保存雪かき段階

シェルに残った運動量により膨張する段階。

10.3.1 セドフフェーズ超新星残骸のパラメータを観測で決める
距離が分かっている場合、E0を仮定する場合、neTeを観測で決める場合、n0を仮定する場合など、それぞれの時で、

観測により超新星残骸のパラメータがどう決められるかをまとめる。
セドフ解は爆発エネルギー E、爆発時の ISMの密度 n0 を決めれば、時刻 t での状態が全て決まる。つまり、未知数

は 3つである。
一方、SNRまでの距離が分かっている場合、スペクトル、イメージング観測から直接求まるのは、SNRの半径R、温

度 T1、Emission Measure n2
1V である。n1 は、超新星残骸の中での密度であり、ISMの密度 n0 とは違うことに注意。

Emission Measureから密度を知るためには光っている領域の体積が必要で、精密なイメージング観測が可能であれば体
積を求めるのは不可能ではないが、ここではそこまでは無理だと考える。また、温度も全体が決まっているだけとする。
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次に簡単なモデルから、球殻の厚みが γ = 5/3では、∆r/R = 1/12であることを利用し、
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を得る。さらに、強い衝撃波であるから

n1 = 4n0(10.126)

である。この内、観測的に決められるのが EM、R、T である。よって、未知数は n0、n1、t、Eであり、式は 4つなの
で完全に求めることができる。
距離が不定の場合は、超新星爆発のエネルギーは 1051(ergs) と仮定して、距離Dを含む他のパラメータを求めること

が良く行なわれる。
観測的にもう一つ、輝線の中心エネルギーからイオン化パラメータ ntを決めることができるが、他の観測値に比べて

イオン化パラメータの観測エラーは大きいので参考に使う程度であるのが一般的である。そもそもイオン化パラメータ
ntの tは光っている領域が加熱されてからの時刻であり、超新星爆発からの経過時間とは必ずしも一致しないので、使っ
て良いかどうかも怪しい。

10.3.2 現実に観測される超新星残骸
Cas Aを例に、X線、電波、光の絵を示す。
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である。この内、観測的に決められるのが EM、R、T である。よって、未知数は n0、n1、t、Eであり、式は 4つなの
で完全に求めることができる。
距離が不定の場合は、超新星爆発のエネルギーは 1051(ergs) と仮定して、距離Dを含む他のパラメータを求めること

が良く行なわれる。
観測的にもう一つ、輝線の中心エネルギーからイオン化パラメータ ntを決めることができるが、他の観測値に比べて

イオン化パラメータの観測エラーは大きいので参考に使う程度であるのが一般的である。そもそもイオン化パラメータ
ntの tは光っている領域が加熱されてからの時刻であり、超新星爆発からの経過時間とは必ずしも一致しないので、使っ
て良いかどうかも怪しい。

10.3.2 現実に観測される超新星残骸
Cas Aを例に、X線、電波、光の絵を示す。
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