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摘 要

摘 要

本文研究准球对称广义多方磁流体系统的自相似激波解。我们假定磁场主

要沿着横向，是紊乱的；并对磁场做系综平均以反映其大尺度的结构。通过恰当

的自相似变换，标准的磁流体力学方程组能够化为一个非线性常微分方程组。在

大半径处，该系统存在有限速度解和速度与半径成正比的膨胀解。本文首次全

面研究了各种参数条件下的自相似膨胀解。在中心处，在把已经知道的解推广

至广义多方的基础之上，我们系统的研究了准静态解和强磁场解存在条件。我

们发现，准静态解描述的系统在长期演化之后包含质量不随时间变化；而强磁

场解描述的系统的包含质量会随时间的某一幂率变化。我们重点研究了该系统

中空洞的动力学行为。在一些普遍的情况下，空洞边界周围会形成密度相对较

高的区域，成为壳层。空洞解可以通过激波联系到远处的有限速度解；空洞边界

和激波面按照相同的自相似规律向外膨胀。

我们认为，上述空洞–壳层结构是适用于描述银河星内的大泡和壳层型超新

星遗迹的。我们给出了膨胀氢II区和香槟流在多方状态方程下的理论描述，并利

用空洞解研究了恒星风对于氢II区运动的影响；这是对原有等温模型的实质性推

广。我们还用空洞解研究了中心塌缩型超新星的爆发，并且与数值模拟进行了比

较。该模型加上适当的辐射机制，比如热韧致辐射，可以给出正确的超新星极早

期X射线的光变曲线。我们认为，SN 2008D的极早期X射线辐射是来自于超新星

激波冲出恒星包层的。同时我们发现，塌缩产生的中子星表面的磁场是跟其前

身星表面的磁场成正比的。所以，如果前身星的表面磁场达到1000 G量级，形成

的中子星就有可能成为磁星。这样的磁星形成机制支持了所谓”化石磁场”模型。

在观测方面，我们利用Cluster多卫星观测设备研究地球磁尖区的等离子体

性质。我们认证出在2002年9月8日发生了北向行星际磁场下的双极区重联。双

重联发生时，磁尖区整体向远离太阳的方向移动，重联点向太阳的方向移动。

关键词：磁流体力学 激波 恒星磁场 氢II区 磁重联
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Abstract

Abstract

This work studies self-similar shock solutions for quasi-spherical general poly-

tropic magnetohydrodynamic (MHD) systems. We presume the magnetic fields are

mainly transverse and random, and illustrate the large-scale configuration of magnetic

fields by the ensemble average taken in layers at different radii. With appropriate

self-similar transformation, the ideal nonlinear MHD equation set can be reduced to

a group of nonlinear ordinary differential equations (ODEs). At large radii, there are

finite velocity solutions, and three kinds of expansion solutions whose velocities are

proportional to the radius. This work firstly identifies all the three kinds of expan-

sion solutions in different parameter regimes systematically. Towards the center, there

are quasi-magnetostatic solutions and strong-field solutions. We provide the parameter

regimes in which these two asymptotic solutions exist. Quasi-magnetostatic solutions

correspond to systems whose enclosed mass does not change with time at late evo-

lution, while strong-field solutions correspond to systems whose enclosed mass does

change with time obeying a power law. We emphasize on studying the dynamics of

voids in the system. Generally, surrounding the void exists a region of over-density,

appeared as the shell-type morphology. The void solutions can be matched with dif-

ferent kinds of finite velocity solutions with shocks. The void boundary and the shock

front expand in the self-similar manner.

We propose that such void - shell structure model can be utilized to describe

interstellar medium (ISM) bubbles observed in the Galaxy and shell-type supernova

remnants. As a substantial generalization of the isothermal case, we provide semi-

analytical model for polytropic HII regions and champagne flows and study the effect

of stellar winds with void solutions. Furthermore, we study the explosion of core-

collapse supernovae with the void solutions, and compare the result with numerical

simulations. Coupled with proper radiative processes, such as thermal bremsstrahlung,

the model is able to give correct early X-ray light curve of supernova shock breakout,
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as for SN 2008D. Also, we find the magnetic fields on the surface of neutron stars

are proportional to the surface magnetic fields of their progenitors. If the progenitor

has surface magnetic fields in order of 1000 G, magnetar may be formed through such

processes, i.e. the ‘fossil-field’ scenario.

For the aspect of observations, we employ the Cluster multi-spacecraft facility to

study plasma features of Earth cusp. We identify signatures of dual lobe reconnection

for the observations on September 8, 2002, when the interplanetary magnetic field

(IMF) remained strongly northward. In our case study, when dual lobe reconnection

takes place, cusp moves anti-sunward and primary reconnection point moves sunward.

Key words: Magnetohydrodynamics Shock Waves Stellar Magnetic Fields

HII Regions Magnetic Reconnection
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主要符号对照表

r 半径

t 时间

ρ 质量密度

u 径向流速

M 包含质量

p 压强

Bt 横向磁场强度

T 气体或流体温度

ε 能量密度

J 能流密度

x 无量纲自相似变量

α 无量纲归化密度

v 无量纲归化速度

m 无量纲归化包含质量

β 无量纲归化压强

w 无量纲归化横向磁场强度的平方平均

G 万有引力常数 (= 6.67 × 10−8 g−1 cm3 s−2)

kB 玻尔兹曼常数 (= 1.38 × 10−16 erg/K)

RE 地球平均半径 (=6371 km)

UT Universal Time (即格林尼治时间)

rBP Bondi-Parker半径

γ 多方指数

k 声参数

n 自相似尺标参数

q 自相似参数

h 磁场强度参数

hc 临界磁场强度参数
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C 自相似广义多方状态方程中的积分参数

A 有限速度解的质量参数

B 有限速度解的密度参数

K 空洞密度参数

MHD 磁流体力学

BQED 量子临界磁场强度 (= 4.4 × 1013 G)

SGR 软伽马射线复发原

AXP 不规则X射线脉冲星

GSM 地心太阳磁层坐标系

GSE 地心太阳黄道坐标系

CA 钟角（Clock Angle）

MLT 磁本地时间（Magnetic Local Time）

ILAT 不变纬度（Invariant Latitude）

PEACE Plasma Electron and Current Experiment

HIA Hot Ion Analyzer

CODIF Composition and Distribution Function sencors

CIS Cluster Ion Spectrometer

LEEA Low-Energy Electron Analyzer

HEEA High-Energy Electron Analyzer

EFW Electric Fields and Waves instrument
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MAG Magnetic Field Experiment
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第 1章 引言

第 1章 引言

1.1 问题的提出

磁流体力学在天体物理中有着广泛的应用。但是，要严格地求解非线性磁

流体力学方程组是十分困难的，通常需要借助大型计算机进行数值模拟。解析

的处理这类问题，需要一定的近似。首先，一大类天体系统都可以近似为球对称

系统或者轴对称系统。例如，恒星、超新星遗迹、星系团等就能看作是准球对称

的系统，而吸积盘、喷流、星系等就能大致上看作是轴对称的系统。本项研究只

针对球对称的系统。这样一来，理想磁流体力学方程组就可以写成相对简化的

一个偏微分非线性方程组。

然后，自相似变换能把偏微分方程组转化为非线性常微分方程组。本论文

只研究天体系统的自相似的动力演化。传统动力系统的观念认为，当系统演化

足够长的时候，在足够远离边界的地方，会按照自相似的方式运动。我们进一步

的认为，自相似运动模式的形成，并未丢失系统初始和边界条件的全部信息。因

为我们发现，对同一个系统有各种类型的自相似解。不同的初始和边界条件将

使得系统演化至不同类型的自相似解中，从而对应着不同的天体物理过程。自

相似方法在天体物理中和爆炸力学中的应用是十分广泛的。

再次，天体系统通常有着十分复杂的能量交换过程。恒星、超新星的爆发和

宇宙射线都会加热周围物质。流体也会通过各种辐射机制来冷却，其冷却的速

率跟流体的密度、温度和成分都有关系。要具体的写出能量方程，就势必要具体

的分别写出系统中各组分的量。在很多时候，这不是必须的。所以，在理论工作

中一般都采用一定的气体状态方程来作为能量方程的替代。最简单的状态方程

是等温状态方程，即假定系统的温度处处相等。很多开创性的工作都是在等温

状态方程下完成的。我们则采用更普遍的广义多方状态方程，以期能够描述更

广泛的能量交换过程。适当的选取相关参数，可以方便的回到传统多方，甚至等

温的情形。

本文在理论上所要研究的系统是准球对称的广义多方的磁流体，并关注于
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其自相似的动力演化规律。

地球的磁层也是一个典型和复杂的磁流体系统；有大量的理论和数值模拟

工作来研究在太阳风的影响下，磁球磁层的变化规律。对于该系统，我们能够利

用卫星进行细致的观测。通过地球磁场和太阳磁场的重联，太阳风粒子就能够

进入地球的磁层，甚至大气层。本论文在观测上主要研究在行星际磁场指北的

条件下磁重联，尤其是双磁重联发生的条件和后果。

1.2 选题背景及意义

空洞（Void或Cavity）是天体物理中常见的一类结构。从概念上指的是，一

个近似球对称的流体，由气体、尘埃或等离子体组成；其中心区域（近似）没有

物质，质量为零。可以想见，这样的系统，在空洞的边界附近，会有特殊的形态

和动力学行为，例如围绕空洞边界形成一个密度相对高的壳层。不论是在星际

介质中，比如壳层型超新星遗迹（Shell-type Supernova Remnants），银河系内的

泡和巨泡（Bubbles and Superbubbles），还是在更小尺度的致密天体系统中，比如

正在爆发的中心核塌缩型超新星（exploding Core Collapse Supernovae），和超致

密、致密氢II区（Ultracompact, Compact H II Regions），其中心处都有可能出现空

洞，即物质相对较小的区域。

观测和数值模拟表明，上述系统的演化在一定条件下显现出自相似性；而

尚未有一个完备的自相似模型，同时考虑流体自引力、压力甚至磁力的影响，以

描述这类含空洞的流体的运动。本论文旨在从理论上建立自相似的流体和磁流

体力学模型，寻求对应于上述空洞及其周围物质系统的解。自相似解能够对不

同尺度的系统给出统一的描述，反映出中心空洞对周围物质运动的影响；同时，

通过把理论上得到的自相似解与观测结果或数值模拟相对照，在验证自相似解

的基础上，也能证实上述系统的自相似动力演化，并给今后细致的数值模拟提供

极有价值的参考。

本文将分别讨论有磁场和无磁场的情形，以反映磁场的影响。然后，为了寻

找合适的解，需要研究在空洞边界处的解的渐近行为，同时，研究流体和磁流体

的激波和对解的整体形态的影响。通过找到不同行为的解，本课题希望对不同

尺度下，不同初始条件和边界条件下的包含空洞的球对称流体的自相似动力学

2
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给出统一的理论分析。对于具体的天体物理系统，有许多的解析的和数值的理

论研究，更有许多的观测研究。本课题的另一目的，在于将所得的自相似空洞解

应用在各种天体系统中，并且与观测或者数值模拟相对照。这些应用，包括香槟

流和正在爆发的中心塌缩型超新星，在验证自相似解的基础上，能从理论上揭示

天体系统中的一大类演化问题都具有自相似的性质。

同时，由于本文系统的研究了各种自相似渐近解及其存在的参数空间，我们

还针对磁星的形成问题做了更深入的研究。利用之前已经得到的准静态解来描

述中子星的形成，同时考虑前身星的磁场较大的情形，使我们能够建立磁星形成

的理论模型。这一模型不再需要中子星形成之初的很快自转，从而能解决磁星

发电机模型遇到的一系列问题。

近年来，空间天气学得到迅猛发展；中国主持或参与的各类空间计划明显

增加。这使得日地关系的研究变得十分重要。我们的卫星数据的分析，能够反映

出太阳风及其磁场的变化对地球磁层的影响，从而在空间天气预报上有重要的

应用。我们特别关注双重联的过程，因为该过程能够产生高能的粒子注入，对我

们生存的环境造成影响。另外，地球磁层也是我们能够直接观测磁重联的唯一

天体系统；可以认为，对地球磁层的研究为理解更广泛天体的磁层奠定了基础。

1.3 文献综述

宇宙学大尺度的空洞在近几十年里得到了充分的研究。对于星系团的

许多观测证实了星系团并非均匀分布的，而是有相对聚集和相对稀疏的区

域。Kirshner和Davis等 [1,2] 最早给出了宇宙中大尺度空洞的观测证据。之后，研

究者进行了大量的数值模拟，主要有球对称的流体数值模拟 [3–5]，和三维N体系

统的数值模拟 [6–8]。这些数值模拟表明，宇宙中能够自然演化出空洞来。同时，从

理论上，人们证实了对均匀分布密度的微小扰动，满足一定条件，在引力Jeans不

稳定性的作用下，会生长成大尺度的空洞。Sato等 [9–11] 利用Einstein-de Sitter宇

宙膨胀模型，理论上揭示出微扰所需满足的条件。Fillmore和Goldreich [12,13]建

立了自相似模型，假定宇宙由无碰撞的冷暗物质粒子构成，用以描述微扰下

的Einstein-de Sitter宇宙中形成的空洞。Bertschinger [14,15] 同时研究了有碰撞的重

子物质的情形。近年来，该理论又有了新的进展。文[16]给出了平面对称和轴

3
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对称微扰下，生成的空洞的形态，同时，引入了激波，认为如果流体有碰撞，动

能将通过激波转化为热。虽然宇宙学大尺度的空洞已经得到了很好的研究，但

是，更小尺度的，尤其是在星系空间和致密天体系统中普遍存在的空洞结构

却没有一个统一的描述。在宇宙学尺度下，主要是引力和宇宙膨胀的相互平

衡，而气体压强是可以忽略的。然而，在本课题所涉及的系统中，宇宙膨胀可

以忽略不计，流体的运动可以用经典的流体和磁流体动力学方程来描述；其演

化主要取决于引力和气体（磁）压力的相互平衡。本文不拟讨论相对论速度的

流体问题。实际上，之前的宇宙学的研究可以方便的与本课题讨论的问题相联

系。Binney和Tremaine [17] 指出，无碰撞气体的随机运动给出了一个等效的压强。

这使得将本文得到的解与之前的宇宙学解相比较成为可能。

我们银河系中星际介质里的空洞是长期以来被观测到的。其产生机制大都

与超新星爆发相联系。文[18,19]回顾了对银河系内的星际介质的观测和理论研

究，认为，独立的Ia型超新星爆发产生的星际介质泡，在生长1.5百万年之后，会

达到最大半径50秒差距（parsec）。事实上，超新星爆发的遗迹分为两类。一类是

不定形的，类似星云的形态，其特点是中心区域发出的平坦的射电谱。文[20]通

过对这类超新星遗迹的中性氢的观测，提出其中心也存在空洞的结构。另一大类

超新星遗迹是壳层形的。这类超新星遗迹一般有一个近似球形的物质壳层，其内

部物质在超新星爆发时被抛射出去。所以，壳层形超新星遗迹很好的满足本课题

寻求的空洞解的基本假设。这类系统的一个典型例子是Lupus暗云；其中的空洞

在红外 [21,22]、软X-射线 [23]和射电波段 [24]都被观测到了。此外，比较新的观测还

表明在一些漩涡星系的中心，同样存在着空洞 [25],其产生机制尚不清楚。在致密

天体系统及其周围，也存在含空洞的系统。本课题拟讨论下面三种在文献中比较

多见的系统：Wolf-Rayet（WR）星及其包层；中心塌缩的超新星（Ib, Ic, II）；超

致密、致密电离氢区。WR星是一类质量流失率很大、恒星风很强的大质量恒星。

文[26–28]从理论上说明了，在WR星的恒星风和光致电离效应的共同作用下，恒

星周围的物质将被推开而形成空洞。文[29–32]观测到了WR星周围的中性氢空

洞和壳层。需要注意的是，这里的空洞并非完全没有质量；其中心有一个大质量

的恒星，而且还有一定量的恒星风。所以，适当的近似是必要的。实际上，当周

围气体被推得足够远之后，中心恒星的引力的影响相比气体压力而言就很小了，

空洞解就是好的近似。这个空洞解可以应用的尺度，可以用Bondi-Parker半径来

4
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描述 [33,34]。

超致密（尺度0.1-0.3pc）、致密（尺度大于0.3pc）电离氢区被认为与大质量的

恒星是相关的。这些电离氢区的演化时标小于∼ 105年，被认为反应了大质量恒

星的早期演化。Wood [35] 用VLA的巡天，发现了大量的超致密、致密电离氢区，

其中大部分都有膨胀的迹象，并有15%左右的此类系统呈现彗星状的非对称结

构。同时在理论上，研究者也提出了一些超致密、致密电离氢区的动力学理论，

现在普遍接受的是Blister模型 [36]和香槟流模型。香槟流由Tenorio-Tagle在1978年

首先提出 [37]；Tenorio-Tagle, York,和Bodenheimer等人在一系列的文章中，对香

槟流进行了数值模拟 [38–40]；Franco等 [41] 指出，香槟流发生的必要条件是气体密

度随半径变化的负指数要大于3/2；Shu等 [33] 用自相似的方法研究了等温情形下

的香槟流。其基本思想是：大质量恒星在致密的中性氢中形成，发出的紫外光子

将周围的中性氢电离，并加热（周围气体的温度可以由∼ 103K上升到∼ 104K）。

这样气体不再处于流体静态平衡，过大的气体压力推动气体向外膨胀，气体中

形成激波并向外传播。当气体密度的负梯度比较大时，激波的速度就会比较大，

甚至超过电离阵面（Ionisation Front）的速度；于是流体进入香槟流的状态。近年

来，出现了对香槟流更为细致的观测。文[42]在观测H II和H I的速度分布的基础

之上确证致密H II区G 29.96-0.02正在发生香槟流。文[43]观测到G 111.61+0.37中

电离氢相对周围中性氢的高速运动，验证为香槟流。数值模拟方向，近期也有

新的进展。Arthur等 [44]的数值模拟表明，香槟流发生时，其中心的密度会快速下

降，形成空洞，并且此空洞的半径还会随着H II区的膨胀而增长。这点表明，有

必要将空洞包含到H II区香槟流的模型当中。这里特别指出，香槟流发生时是

不能假设流体为等温的（虽然可以设流体初始处于等温的状态）。上述数值模

拟表明，在激波附近区域流体的温度比远处要高2个数量级。文[45]认证了NGC

6334F中的致密H II区正在进行香槟流，同时测量的流体的温度随半径变化的曲

线；可以发现流体是明显偏离等温假设的。可以预期，在越早的系统里，金属丰

度越低，等离子体的冷却效率也越低，气体越接近于绝热演化。超致密、致密电

离氢区上述特点都要求更为完备的理论描述。

超新星的中心塌缩机制是近年来天体物理学的重大成果之一。蒙特卡罗模

拟 [46]和数值模拟 [47,48]都指出，对于前身星质量大于15倍太阳质量的情况，中微

子在爆发初期1秒内，与恒星物质是强烈耦合的。中微子把动能和动量传递给新
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生中子星周围的恒星物质，产生反弹激波，推动恒星向外膨胀并最终导致爆炸。

中微子和重子物质的脱耦发生在中心塌缩之后300-600毫秒，此后，中微子很快

逃逸，留下恒星中心的没有物质的区域，即为空洞。该空洞会随着超新星的爆发

而不断膨胀，并最终与超新星遗迹中央的空洞相联系。所以，把这个中微子球留

下来了空洞包含进理论中来，对我们正确的理解中心塌缩型超新星的爆发机制

有重要的意义。Lou和Wang [49,50]用自相似磁流体模型，分析了反弹激波及其在

恒星内部传播的情况。

球对称流体和磁流体的自相似理论模型已经得到了充分的研究。这里，气体

压力、流体自引力和磁力相互平衡，决定磁流体的运动。对于无磁场等温情形，

在恰当的自相似变换下，Larson [51,52] 和Penston [53,54] 得到了速度正比于半径，密

度为常数的精确解，称为Larson-Penston（LP）解。Hunter [55]推广了这类解，给出

了一系列在原点出速度为零，密度为任意常数的解，称为Hunter解。Shu [56] 用自

相似的方法研究恒星形成，给出了在原点附近的自由落体渐近解，给出了在远

处的速度趋于零的渐近解（有限速度解），同时建立了向外传播塌缩（Expansion

Wave Collapse Solution: EWCS）解。进一步的，Lou和Shen [57] 给出了在远处速

度趋于常数的渐近解（有限速度解），同时建立了外层膨胀中心塌缩（Envelope

Expansion with Core Collapse: EECC）解。系统中临界线的性质和临界线附近的

解的形态也得到了研究 [56,58–60]。整体的解一般需要经过临界线。文献[57,61,62]

给出了平滑的越过和用激波解越过临界线的方法。

自相似模型还被推广到了多方状态方程的情形，用以描述更复杂的能量

过程。早期的工作见文 [63–65]。Fatuzzo等人 [66] 给出了恰当的适用于传统多方状

态方程的自相似变换。Lou等人 [49,67] 把在等温情况下得到的各种结果推广到

了传统多方的情形，还发现了只在多方情形存在的准静态（Quasi-Static）解。

文[68–70]讨论了温度非常高以至于热运动呈现相对论性的情况。

在上述球对称流体的自相似动力学研究的基础之上，文[71]首先研究了含

磁场的准球对称自相似流体问题。Yu和Lou [72,73] 进一步研究了含有磁场的等温

自相似流体模型并把无磁场下得到的各种解推广至有磁场的情况，并发现在

磁场很强的情况下的一种新的中心附近的渐近解，称为强磁场解（Strong Field

Solution）。在此基础之上，Wang和Lou [74,75]应用广义多方的状态方程，得出了在

最广义情形下的磁流体自相似模型和各种形式的解。但是，之前的研究都是把流
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体定义在从原点开始的全空间上的，尚没有在自相似的框架处理中心部分为空

洞的问题，即流体定义在某个半径（空洞边界）之外的情况。可以预期，在空洞

的边界处，流体会有一些特殊的行为；在理论上，空洞边界处的边界条件，空洞

边界在动力系统中的数学性质和空洞边界附件的渐近解都是需要研究的问题。

1.4 理论研究方法概要

首先，在理论上，本课题主要采用自相似方法求解非线性偏微分方程组。磁

流体的动力学是由一组偏微分方程来描述的，其中包括连续性方程，动量方程，

磁感应方程和物质的状态方程。为了获得全面的结果，本课题拟采用广义多方

状态方程。通过自相似变换，可以将这些非线性偏微分方程转化为相互耦合的

非线性常微分方程组。其中，将引入一些参数；所以需要讨论不同参数下解的行

为。实际上，在有磁场的情况下，流体不可能保持严格的球对称性。但是，我们

认为，在引力（或者超新星爆发时的外推力）足够强，是可以保持系统总体上的

球对称性的。关于磁场的特殊处理将在下一章中的一节专门论述。

因为得到的常微分方程组是非线性的，所以解析的求解非常困难。所以，本

课题拟采用数值方法求解常微分方程组。这个方程组可以采用标准的4阶Runge-

Kutta方法 [76] 求解。数值求解有两个难点。一是初始条件的选取。例如，在研究

空洞大小对解的影响时，我们将空洞边界作为数值积分的起始点。又如，在研究

超新星问题时，我们往往把前身星表面，即大半径处作为积分的起点。但是，中

心处、大半径处或空洞边界在数学上都可能有奇异性。所以，为了正确的给出初

始条件，需要研究不同参数下的这些位置的渐近行为。二是系统中有奇异的临界

线。原则上，数值积分是不能直接过这些临界线的。解决的方法有二：一是解析

的研究临界线附近的本征解，讨论解沿着本征方向平滑的通过临界线的可能性；

二是研究磁流体激波的可能性，插入激波使得解能通过临界线。磁流体激波两

边的物理量需要满足一定的守恒关系，由激波上游到激波下游熵应该增加 [77]。

利用这些条件可以由激波的一边推出另一边。

在得到自相似解之后，还需要将其变换回真实空间的变量，以实现理论研究

与实际问题的结合。这一过程中，可以通过调整参数使得自相似解模拟不同的

系统。同时，自相似变换中的标度因子需要根据具体问题来给出，从而使得到的
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解能够用以描述不同尺度的系统。

1.5 论文结构安排

在本章引言之后，我们将首先讨论球对称广义多方磁流体的自相似理论框

架。我们将分别讨论在中心处、大半径处和在空洞边界附近的渐近解的情况。第

三章专门对空洞解做论述，给出了各种情形下的空洞解，并且通过磁流体激波构

造全局性的解，还讨论了空洞解在天体物理中的应用。第四章讨论自相似解，尤

其是空洞解在描述膨胀的氢II区方面的应用，重点讨论对多方香槟流的解，并与

数值模拟相比较。第五章讨论自相似解在超新星爆发中的应用。我们将应用空洞

解描述超新星爆发是中微子的作用，并且计算X射线辐射与观测相对照。我们还

将重点讨论磁化大质量恒星中心塌缩形成磁星的机制。我们在第六章中专门讨

论对地球磁层的观测；我们将给出双重联发生的观测证据。第六章中我们还将对

地球磁层的研究现状和所用的观测设备做较为细致的介绍。第七章给出结论。
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第 2章 理论框架

本章介绍广义多方准球对称自相似磁流体的理论框架。对此，我们首先写

出理想的非线性磁流体力学方程组，然后利用自相似变换把这组复杂的耦合偏

微分方程归化为较易于处理的非线性常微分方程组。我们也将讨论这个方程的

分析性质，和解的渐近行为。这些讨论对建造可用的半解析解是至关重要的。

2.1 基本方程

考虑一个准球对称的磁流体。使用球坐标(r, θ, φ),连续性（质量守恒）方程

写成

∂ρ

∂t
+

1
r2

∂

∂r
(r2ρu) = 0 . (2-1)

其中，ρ(r, t)是质量密度，u(r, t)是径向的流速。考虑到流体的自引力，我们定义

包含质量M(r, t)为在时刻t包含在半径r内的质量，也就是

∂M
∂r

= 4πr2ρ . (2-2)

很容易证明，这样定义的包含质量满足等效的连续性方程

∂M
∂t

+ u
∂M
∂r

= 0 . (2-3)

径向的动量方程写成

ρ
∂u
∂t

+ ρu
∂u
∂r

= −∂p
∂r
− GMρ

r2 − ∂

∂r
< B2

t >

8π
− < B2

t >

4πr
. (2-4)

其中，p是气体热压强, G = 6.67 × 10−8 dyne cm2 g−2 是引力常数, < B2
t >是横向

磁场平方的系综平均。上述方程右边的第一项代表热压强梯度导致的净压力，第

二项代表流体自引力，后两项分别是径向的磁压力和磁张力。这里假定径向磁

场分量相对十分小，并且只考虑流体的径向运动。对于绝大多数的天体系统，磁

流体的“磁冻结”条件得到很好的满足。这个条件写在球对称坐标下的形式是

(
∂

∂t
+ u

∂

∂r

)
(r2 < B2

t >) + 2r2 < B2
t >

∂u
∂r

= 0 . (2-5)
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最后，我们需要描述气体的状态方程。这里，我们使用最广义的多方方程，即

(
∂

∂t
+ u

∂

∂r

)(
ln

p
ργ

)
= 0 . (2-6)

式中，γ 称为多方指数。物理上，方程（2-6）意为沿着流线单位质量流体的熵

守恒。至此，我们获得了5个独立的非线性偏微分方程，包含5个独立的未知

量ρ, u, M, p, < B2
t >。故方程组（2-1）-（2-6）是完备的；给定初始条件和边界

条件，原则上就能解出流体的不同时刻的运动状态。

实际上，求解这样的非线性偏微分方程组是十分困难的。数学研究指出，在

经历了足够长的演化时间，在远离边界的地方，动力系统会进入自相似的稳定状

态。我们只关心自相似的流体动力学，所以可以做自相似变换

r = k1/2tnx, u = k1/2tn−1v , ρ =
α

4πGt2 ,

p =
kt2n−4

4πG
β, M =

k3/2t3n−2m
(3n − 2)G

, < B2
t >=

kt2n−4w
G

. (2-7)

这里，x是无量纲的独立自相似变量，k是一个使得x无量纲化的参数，与流体中

声速关系密切，故称之为“声参数”。应变量v(x), α(x), β(x), m(x),w(x)相应是无量

纲归化的速度，密度，压强，包含质量和磁能密度，它们都只是x的函数。n是一

个联系r和x的重要尺标参数；我们将会看到该尺标参数刻画许多物理量的变化，

例如它决定了流体的初始密度分布；一般地，我们将n称为自相似尺标参数。变

换(2-7)与文[74,75]采用的自相似变换是一致的。

将变换(2-7)代入方程(2-1)−(2-6),我们可以首先得到几个非常有用的积分：

m = αx2(nx − v) , (2-8)

w = hα2x2 , (2-9)

β = Cαγmq . (2-10)

考虑式(2-8)。为了保证包含质量为正，物理上要求nx − v > 0。一种特殊的情

形是，如果nx − v = 0，包含质量将变为零，即在某一半径内部没有任何质量。这
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样就代表了一个“空洞”(Void或者Cavity)的物理结构。使得nx− v = 0的点x∗ 1© 以

及对应的半径r∗ 也就对应了自相似膨胀的空洞边界。另外，关于包含质量的自

相似变换要求3n − 2 > 0，以保证质量为正值。Lou和Cao [70]讨论了3n − 2 = 0的

特殊情况。

空洞边界附近的物理性质值得特别关注。在空洞边界处的自相似速度满

足v∗ = nx∗，对应的流速是u∗ = k1/2ntn−1x∗；而空洞边界本身的速度为dr∗/dt =

k1/2ntn−1x∗。空洞边界处的流速与空洞边界本身的速度是相同的；这说明，没有

物质从空洞边界的一边流到另一边，与物理直观相符合。物理上，空洞边界条

件nx − v = 0也可以看作是所谓“接触间断”条件，常常对应于恒星吹出的快风

和周围慢风的交界面。Chevalier [78]在等温状态方程下研究了这一问题。

式(2-9)是等离子体磁冻结条件在自相似变换下的形式。式中无量纲参数h

与横向磁场强度的平方成正比，具体表示为h ≡< B2
t > /(16π2Gρ2r2)。称h为磁场

强度参数。如果设h = 0，系统的磁场就为零，从而回到了经典流体力学的范畴。

式(2-10)是状态方程（沿流线的熵守恒）在自相似变换下的形式，其中C 是

一个积分常数。式中的重要参数q与参数n和多方指数γ的关系为q ≡ 2(n + γ −
2)/(3n − 2)或者γ = 2 − n + (3n − 2)q/2；我们把q笼统的称为自相似参数。物理

上，q反应了熵在垂直于流线方向上的变化率；如果设q = 0，熵在全空间都是守

恒的。q = 0就对应着传统的多方状态方程p = κργ，其中κ是一个常数。在传统

多方条件下，多方指数γ和参数n间需要满足γ + n = 2；而在广义多方条件下则

无此限制。另外，在任何情况下，我们都应当要求γ > 1，以保证单位质量流体的

熵p/(γ − 1)为正值。

我们注意到如果q = 2/3，则气体的多方指数变为γ = 4/3；这对应于一个

相对论性的热气体 2©，例如由光子或中微子组成的气体。在对超新星的研究中，

中微子气（或者极高温度的气体）有特殊的重要性。这里的模型可以处理参数

为n , 2/3, q = 2/3的相对论性热气体的情形。在所有q , 2/3的情形，积分常

数C 可以设为1；因为如果把变换(2-7)中的声参数k换成C1/(1−3q/2)k，式(2-10)中

的C 就可以被消去。换言之，仅k 就提供了足够的自由度。但是在q = 2/3的情

况，类似的做法就不能进行了，所以必须保留C在式(2-10)中。

1© 从此用上标∗表示空洞边界处的物理量。
2© 相对论性热气体指的是热运动速度非常接近光速，并不一定意味着整体流速u十分大。
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把式(2-8) − (2-10) 代入方程(2-1)−(2-6)中，经过整理即可得到一个关于密

度α和速度v的两个相互耦合的非线性一阶常微分方程组

X(x, α, v)α′ = A(x, α, v) , X(x, α, v)v′ = V(x, α, v) , (2-11)

其中X,A和V也是x, α, v的函数

X(x, α, v) ≡ C
[
2 − n +

(3n − 2)
2

q
]

×α1−n+3nq/2x2q(nx − v)q + hαx2 − (nx − v)2 ,

A(x, α, v) ≡ 2
x − v

x
α
[
Cqα1−n+3nq/2x2q(nx − v)q−1

+(nx − v)
] − α

[
(n − 1)v +

(nx − v)
(3n − 2)

α + 2hαx

+Cqα1−n+3nq/2x2q−1(nx − v)q−1(3nx − 2v)
]
,

V(x, α, v) ≡ 2
(x − v)

x
α
[
C
(
2 − n +

3n
2

q
)

×α−n+3nq/2x2q(nx − v)q + hx2
]

−(nx − v)
[
(n − 1)v +

(nx − v)
(3n − 2)

α + 2hαx

+Cqα1−n+3nq/2x2q−1(nx − v)q−1(3nx − 2v)
]
. (2-12)

方程(2-11)和(2-12)提供了求解所需的全部信息。只要确定了合适的初始和

边界条件，原则上用标准的4阶Runge-Kutta [76]方法就能把该方程积分出来，进而

可以全部物理参数以自相似形式随时间变化的规律。

我们定义能量密度ε 和能流密度J 分别为,

ε =
ρu2

2
− GMρ

r
+

i
2

p +
< B2

t >

8π
, (2-13)

J = ρu
(u2

2
− GM

r
+

i
2
γp
ρ

)
+ u

< B2
t >

4π
, (2-14)

其中i为气体粒子的运动自由度。表达式(2-13)和(2-14)中的四项分别对应着动

能、引力能、内能和磁能的（流）密度。由方程(2-1)−(2-6),可以导出能量守恒方
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程为

∂ε

∂t
+

1
r2

∂

∂r
(r2J) = P ≡ u

∂p
∂r

[ i
2

(γ − 1) − 1
]

(2-15)

其中P是净的能量密度注入率。如果气体是绝热膨胀，即有γ = (i+2)/i,则P = 0。

气体是净获得能量还是净损失能量取决于γ和(i + 2)/i的差别,以及∂p/∂r和u的

符号。

2.2 关于磁场的构型

上一节对流体磁场的处理是做了一定的简化和近似的。首先，为了保持系

统的准球对称性，我们假定磁场是完全随机不定向的 [79]。其次，我们假定径向

磁场分量的强度远小于横向磁场分量的强度。在模型中，我们只考虑横向的磁

场。形象地说，我们考虑的磁流体问题是一个“绕线球”，即磁力线混乱的缠绕

在气体球的不同半径的层上。微小的径向磁场的作用是把不同层之间的磁力线

连接起来。该假定得到了数值模拟的支持；即根据对较差自转的磁化恒星的数

值模拟 [80],发电机机制产生的磁场的径向分量比横向分量小3到4个数量级。

再次，我们对混乱的横向磁场做系综平均，即对每一流体层内的磁场做平

均。通过这样的平均，我们把磁场的小尺度的结构抹去，得到大尺度磁场的物理

性质。注意到，观测所得的磁场都是指大尺度的磁场。另外，由于有磁场的存在，

流体系统中小尺度的非球对称流动是必然存在的。我们假定这些小尺度的流动

与大尺度的径向流体运动相比是可以忽略的。这个假定的关键在于，系统的自

引力足够强，足以抓住整个流体；或者对流动的推动力足够强，足以产生径向为

主的运动。因为只考虑流体的整体径向运动，所以对于磁场的洛仑兹力我们只

考虑大尺度的磁压力和磁张力在径向的分量。做了上述简化处理的自相似磁流

体模型分别在等温 [71–73]、传统多方 [74]和广义多方 [75]等情况下得到了研究。

2.3 奇异面，临界线和自相似激波

如果X(x, α, v) = 0，方程(2-11)的左边为零，即形成“磁声奇异面”（以下简

称奇异面）；使用该名称是由于，这个面上，相对于流场速度的扰动传播速度和

磁流体的磁声波的波速相同。在数值积分方程(2-11)时，如果解撞上该奇异面，

13



第 2章 理论框架

在数值积分就会出现不稳定或发散的行为，使得解失效。所以，需要探讨让解通

过奇异面的方法；物理上，这对应于让解由超声速过渡到亚声速或反之。

首先，如果解要通过奇异面，基于函数连续性的考虑，要求A = 0和V = 0，

以保证α 和v 的导函数有限。这样一来，在空间(x, α, v) 实际上定义出了一条

临界线X = 0, A = 0 和V = 0 1©。文[56,57,70,74]分别讨论了无磁场等温，无

磁场传统多方，磁传统多方，无磁场相对论性条件下的临界线的解析表达

式。Wang和Lou [75]给出了磁广义多方条件下数值求临界线及其周围的特征解的

方法。

我们发现，在q = 2/3, γ = 4/3的参数条件下（相对论热的气体），临界线

有形式v = ηx, α =常数，其中η是与n, h, C相关的常系数。把这个形式代入方

程(2-11)和(2-12)中，并使用条件X = 0和A = 0，得到

α =
(n − η)2

h + (4/3)C(n − η)2/3 , (2-16)

2
3

Cα(n − η)−1/3(2 − 3n) + 2(1 − η)(n − η)

= (n − η)η +
(n − η)

(3n − 2)
α + 2hα . (2-17)

把式(2-16)代入式(2-17)，消去α，可以得到一个只含系数η的方程；再把解出的η

的值代入(2-16)，就能计算出α的值。这里我们把Lou和Cao [70]的结果推广到了有

紊乱磁场的情况。

另一种重要的连接超声速解和亚声速解的方法是通过加入激波。激波是流

体的不同于接触间断的另一种不连续现象，在天体物理和爆炸力学中有十分广

泛和重要的应用。例如，超新星爆发就是被反弹激波推动的，地球磁层与磁化的

太阳风相互作用产生激波。在星际物质中，也会出现激波，并成为局部加热的重

要机制。下面我们讨论在自相似变换下如何联系激波面两边的物理量。虽然在

激波面上密度、压强、温度和磁场强度都有不连续性，但是经过激波阵面也要有

质量、径向动量和单位流体能量的守恒。值得注意的是，这些守恒式都应该在激

波参考系中写出。按照标准的激波处理方法 [81,82]，设us 是激波阵面在实验室系

下的速度，分别用下标1 和上标
2表示激波上游和下游的物理量，并用中括号表

1© 这三个条件实际上只有两个是独立的。

14
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示物理量在激波上下游表面的差，把这些关系表为

[
ρ(us − u)

]2
1 = 0 , (2-18)

[
p + ρ(us − u)2 +

< B2
t >

8π

]2

1
= 0 , (2-19)

[
ρ(us − u)3

2
+
γp(us − u)

(γ − 1)
+
< B2

t >

4π
(us − u)

]2

1
= 0 . (2-20)

根据我们的磁场构型，磁场与激波面是平行的。经过激波面的磁感应方程是

[
(us − u)2 < B2

t >
]2
1 = 0 . (2-21)

我们对磁场做的平均是在不同球层上的，即半径在r和r + dr之间的薄层，所以

得到的平均磁场还是可以表现磁场在径向上的不连续性。严格讲，磁场有小的

径向分量，与激波面垂直。我们假设径向分量很小。在物理上还应当要求激波上

游到下游流体的熵增加。因为参数k与多方声速相关，所以在激波两边有不同的

值。我们用比例系数λ把上游的k1和下游的k2联系起来，得到

k2 = λ2k1 , h1 = h2 , x1 = λx2 . (2-22)

其中，第二式反应了正比于< B2
t >的磁场能经过激波面的守恒关系；第三式是上

下游表达式中激波面位置相同的自然要求。因为k1 , k2，对应于同一个半径r有

不同的无量纲位置x。根据h的定义, h1 = h2等价于激波面两边的磁场强度跟质量

密度成正比 [83]。下面我们统一用h代替h1 和h2，然后把方程(2-22)代入激波连接

条件(2-18)−(2-21),我们得到自相似形式的激波连接条件为

α1(nx1 − v1) = λα2(nx2 − v2) , (2-23)

Cα2−n+3nq/2
1 x2q

1 (nx1 − v1)q

+α1(nx1 − v1)2 +
hα2

1x2
1

2

= λ2
[
Cα2−n+3nq/2

2 x2q
2 (nx2 − v2)q

15
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+α2(nx2 − v2)2 +
hα2

2x2
2

2

]
, (2-24)

(nx1 − v1)2 +
2γ

(γ − 1)
Cα1−n+3nq/2

1

×x2q
1 (nx1 − v1)q + 2hα1x2

1

= λ2
[
(nx2 − v2)2 +

2γ
(γ − 1)

Cα1−n+3nq/2
2

×x2q
2 (nx2 − v2)q + 2hα2x2

2

]
. (2-25)

只要有了激波下游的(x2, α2, v2)，我们就能根据方程(2-23)−(2-25) 求出激波

上游的(x1, α1, v1)，或反之。进一步的研究发现，在q = 2/3 的情况下, 方程

组(2-23)−(2-25)中只有两个是独立的；所以可以随意的选取参数λ > 0。因为在

这种条件下，我们有了选取C 的自由度，所以无妨设λ = 1（即x1 = x2, k1 = k2）；

这样做不会影响解的一般性。

2.4 各种渐近解

首先，方程(2-11)−(2-12)存在一个全局静态的解析解。设v = 0，代入方程，

可以解得

α = A0x−2/n , (2-26)

其中的系数A0由下式给出

A0 =

[n2 − 2(1 − n)(3n − 2)h
2(2 − n)(3n − 2)

n−q
]−1/(n−3nq/2)

. (2-27)

这里看到，静态解的物质密度是按照r−2/n来分布的；这个解描述了磁流体中的

静态奇异广义多方球。由系数A0 的表达式可以看出，在n < 1时，如果磁场十分

大，A0 会变成虚数，从而解（2-26）失去意义。所以，存在一个使得静态解存在

的最大h值，定义为hc ≡ n2/[2(1 − n)(3n − 2)]，称为临界磁场强度参数。在n = 4/5

时，hc 达到最小值hc = 4。另外，式（2-27）还要求q , 2/3；即在相对论热的气体

情形，不存在这样的全局静态解。

仅仅知道一个解析静态解是不够的，还需要了解在不同极限下的解的渐近

行为。下面分别在小x，大x，和空洞边界附近讨论这一问题。
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2.4.1 在x→ 0+ 时的解析渐近解

2.4.1.1 中心自由落体解

文[56,64,75]分别讨论了等温、传统多方和磁广义多方条件下的自由落体解。

这类解在x→ 0+时，只有引力起作用，密度和速度都发散。展开以后自由落体解

的主导第一项是

α(x) =

[(3n − 2)m(0)
2x3

]1/2
, (2-28)

v(x) = −
[ 2m(0)
(3n − 2)x

]1/2
, (2-29)

其中常数m(0)表示了中央的无量纲“点”质量或质量吸积率。这种解与参数q无

关，在n > 2/3和γ < 5/3时存在。一般认为，恒星形成早期经历了自由落体的中

心塌缩阶段 [56]。

2.4.1.2 Larson-Penston类型的解

另 外 一 类 型 的 解 是 在x → 0+ 时，物 质 密 度 有 限，速 度 趋 于

零。Larson [51,52]和Penston [53,54]最早在整体等温气体条件下给出了一个满足这

样边界条件的精确解，称为Larson-Penston (LP)解。Hunter和Shu等人 [33,55] 也在

整体等温条件下进一步讨论了这种解的性质，并将其推广至一类在x → 0+时

密度有限而速度趋于零的渐近解，称为LP类型的解。我们在无磁场传统多

方h = 0, q = 0的条件下讨论这类解。注意在这时有关系n + γ = 2。设x = 0处的

边界条件为

α = α0 , v = 0 , (2-30)

其中α0是一个常数。在小x处做展开得到

v =
2
3

x − α
(1−γ)
0

15γ

(
α0 − 2

3

)(
n − 2

3

)
x3 + · · · , (2-31)

α = α0 −
α

(2−γ)
0

6γ

(
α0 − 2

3

)
x2 + · · · . (2-32)
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上式中设n = 1, γ = 1，即回到文[33,55]给出的形式；设α0 = 2/3，可见速度变

为v = 2x/3，即精确的LP解。这类解可以用来描述由于恒星形成加热导致的外

流，或者直接描述恒星风、星系核风的行为。该类型的解对于时间反演是不变

的；其时间反演解可以描述原恒星的塌缩。因为这类解的密度在中心处是有限

的，包含质量在x→ 0+时必然是趋于零的，故不能描述系统中央的点状质量。所

以，这类解应当在距离中央天体足够远的地方，当中央天体的引力变得不重要了

以后，才适用。

2.4.1.3 多方过程中的准静态解

Lou和Wang等人 [49,50,74,75]讨论了无磁场和有磁场，传统多方和广义多方等

各种条件下的准静态渐近解的行为。这类渐近解是在全局静态解（2-26）的基础

之上建立的，其特点为在x→ 0+时密度发散，速度趋于零。对这类解，磁力和气

体压力在小x处是同阶的。这类解的形式是v = LxK，α = A0x−2/n + NxK−1−2/n，其

中K 是下面这个方程的根
[ n2

2(3n − 2)
+ nh +

(3n − 2)
2

Q
][

K2 +
(3n − 4)

n
K
]

+
2(2 − n)(1 − n)

n
h +

n2 + (3n − 2)2(1 − 4/n)Q
(3n − 2)

= 0 , (2-33)

而其中Q ≡ q
{
n2/[2(2− n)(3n− 2)]− (1− n)h/(2− n)

}
。等温气体中这类准静态解不

存在。为了使α的展开式成立，我们自然要求<(K) > 1；在一定的参数范围内，

这显然是可以满足的。系数L和N 被下面这个方程联系起来

n(K − 1)N = (K + 2 − 2/n)A0L . (2-34)

在x→ 0+处的包含质量是

M =
nk1/nA

(3n − 2)G
r3−2/n . (2-35)

我们发现，在演化时间足够长了以后，包含质量与时间就是无关的，是一个稳定

的值；这一性质在具体的模型构造中是十分有用的。细致的参数分析发现准静

态解存在的条件是γ > 1, h < hc, q < 2/3, n < 0.8或者γ > 1, h < hc, q > 2/3。我们

注意到，准静态解在等温情况下是不存在的。
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2.4.1.4 强磁场解

文[50,72,75]分别讨论了等温、传统多方和广义多方条件下的强磁场解。这

里作进一步的讨论。这类解与准静态解一样，在原点速度为零，物质密度发散，

但在小x处是磁力主导的。h > 4时，略去方程(2-11)−(2-12)中的非磁力项，我们

得到解的解析渐近形式为

v =

{
n − (3n − 2)

2
[
h ± (h2 − 4h)1/2]}x + · · · ,

α = D0x−5/2∓
√

h2−4h/(2h) + · · · , (2-36)

其中D0 是一个正的任意常数。由式（2-36）可以见到，有两类强磁场解；我们把

取上面符号的称为第一类强磁场解，把取下面符号的称为第二类强磁场解。作

为主导项，解(2-36)与参数q无关。为了让得到的解(2-36)确实有磁力主导的性

质，我们还要应当在x→ 0+时要求αγmq � α2x2。这等效于

(2
n
− 5

2
∓
√

h2 − 4h
2h

)
(3q − 2) > 0 . (2-37)

强磁场解对应的包含质量是

MSF =
D0

(
h ±
√

h2 − 4h
)

2G
k5/4±

√
h2−4h

/
(2h)

×r1/2∓
√

h2−4h/(2h)t−n
[
2/n−5/2∓

√
h2−4h

/
(2h)

]
. (2-38)

比较式(2-37)和式(2-38)，我们发现，包含质量随时间变化的规律与参数q密切

相关。我们把包含质量随时间变化的规律总结如下：1)当q < 2/3,包含质量随时

间t增加；2)当q > 2/3，包含质量随时间t减少；3)当q = 2/3（相对论热的气体），

强磁场解不存在。我们注意到在任何情况下，强磁场解的包含质量都不会与时

间无关，这与前面的准静态解都本质不同。所以，强磁场解描述了一类有持续吸

积或者质量流失的系统。

2.4.1.5 相对论热的气体的特殊解

前面两节的讨论发现，准静态解和强磁场解在相对论性气体的情形q =

2/3, γ = 4/3都不存在；这使我们需要单独考虑在q = 2/3时的满足在原点速度趋
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于零，密度发散的边界条件的渐近解。不妨设解的形式为

v→ Hx, α→ NxK , (2-39)

但假设磁场力和热压强是同阶的，共同主导流体运动。把上述形式代入方

程(2-11)−(2-12)，发现N 是个自由参数，H和K 需要满足

2C(2 − 2H − n)(n − H)2/3 + 2(1 − n)h − (n − H)2

(3n − 2)
− Hh = 0 , (2-40)

2
3

C(2 − 3n)(n − H)−1/3 − (n − H)
(3n − 2)

− 2h = K
[4
3

C(n − H)2/3 + h
]
. (2-41)

注意在上式中我们并未假设C = 1。作为一个例子，对于参数(n = 0.7, h = 10, C =

1), 可以计算出两组H 和K 的值H1 = 0.594, K1 = −2.059, H2 = −0.716, K2 =

−2.929。这里我们获得了对于相对论热的气体的一个新的解，它的形式与强磁场

解是类似的，但是表达的物理却是不同的。对于这种解，磁力和热压力是同阶

的，与准静态解类似。密度指数K不仅同磁场强度参数h有关，还跟自相似参数n

和C有关。

我们下面简要证明至少在一大类参数条件下，方程(2-40) 有两个根。我

们设方程(2-40) 的左右边为一个关于H 的函数 f (H)。根据定义，H 的定义

域为(−∞, n)。当H → −∞, f (H) 趋于−H2/(3n − 2) < 0; 而当H → n, f (H) 趋

于−(3n − 2)h < 0。另外，f (H = 0) = 2C(2 − n)n2/3 + 2(1 − n)h − n2/(3n − 2)。如

果进一步假设n < 1, h > hc, 则有 f (H = 0) > 0。所以，至少对于n < 1, h > hc,

方程(2-40) 有两个跟，分别在0 < H1 < n 和H2 < 0；由这两个跟可以进一步

定出K1 和K2。0 < H1 < n 对应的解描述了质量流失过程，而H2 < 0 对应的

解描述了吸积或者质量回落的过程。另外，我们还注意到，方程(2-40) 即使

在h = 0 也能给出H2 < 0 的解；例如对参数n = 0.7, h = 0, C = 5, 可计算

出H1 = 0.6376, K1 = −1.3966, H2 = −7.1481, K2 = −2.9873。这里我们发现，即

使在无磁场的情形下，回落也可能发生。

自然地，我们考虑这样形式的解在更广泛的q参数条件下是否存在。如果

设v → Hx和α → NxK 同时要求磁力和压力同阶，即α2x2 ∼ αγmq,我们在q , 2/3

时可自然导出密度指数必须满足K = −2/n，即回到了准静态解的范畴。

上述我们讨论了各种q参数情形下的小x附近的满足在原点处速度为零，密

度发散的边界条件的渐近解。总结起来，对于任何q , 2/3的情况，渐近解分成

20



第 2章 理论框架
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Solution;
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None.
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图 2.1 准静态解和强磁场解存在的参数范围。包含质量为正要求n > 2/3。区域 Ia,区
域 II和区域 III之间的曲线是由式(2-27)定义的临界磁场强度参数hc。

两大类，准静态解和强磁场解。对准静态解，磁力和压力同阶；对强磁场解，磁

力主导。对于q = 2/3的情况，存在一类特殊的解，兼有强磁场解的形式和准静

态解的动力学性质。我们仔细研究了准静态解和强磁场解存在的参数空间，见

图2.1。可见对于q < 2/3这两种解不能在任何参数下同时存在，也就是，任一系

统最终将演化到准静态解或强磁场解中的一种，演化结果由参数(n, h)决定。
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2.4.2 在x→ ∞时的解析渐近解
在大x的地方，远离天体的中心，密度应当是趋于零的；但是速度可以趋于

有限值或者区域无穷大。另外，根据自相似变化，x很大也可以理解为t很小；所

以x→ ∞也对应着固定半径处的初始情形。下面给出不同类型的解析渐近解。

2.4.2.1 有限速度解

Wang和Lou [75]给出了α → 0, v趋于有限值时的渐近解。对于这种解，流体

自引力、磁力和热压力是同阶的。解的形式为

α = Ax−2/n + · · · ,
v = Bx1−1/n +

{
−

[ n
(3n − 2)

+
2h(n − 1)

n

]
A

+2(2 − n)nq−1A1−n+3nq/2
}
x1−2/n + · · · , (2-42)

其中A和B是两个积分常数，分别称为质量参数和速度参数。解(2-42)的有效性

要求2/3 < n ≤ 2 1©。这个解描述的密度分布为ρ ∝ r−2/n，与静态解相同。参数n

的取值范围对应于密度梯度范围从ρ ∝ r−3 到ρ ∝ r−1；目前观测 [84–86]表明，恒星

形成区的原恒星球的密度分布一般都在这一范围中。根据自相似变换，x → ∞
也对应于t → 0+，即初始状态；故参数n其实描述的是系统初始时的密度分布。

当2/3 < n ≤ 1，参数A和B可随意选取。当1 < n ≤ 2，速度参数B要设为零以保

证速度不发散。

对有限速度解，在大x处的密度为

ρ =
Ak1/n

4πG
r−2/n , (2-43)

与时间t无关。包含质量为

M =
nk1/nA

(3n − 2)G
r3−2/n . (2-44)

这里把A称为质量参数的原因就很明显了。由式(2-43)和式(2-44)，存在一个简

明有意义的关系

1 − 2
3n

=
4πr3ρ

3M
. (2-45)

1© 这里我们又看到了条件n < 2/3的出现。
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图 2.2 在t → 0+时，选定半径(r = 3 × 1012 cm)处，包含质量和密度的关系。给定尺标
指数n,包含质量和表面密度成正比。更小的n意味着更大的包含质量。尺标指数n的取

值范围2/3 < n 6 2只能允许有限的M和ρ的组合。

这一关系成立的条件是x → ∞,也就是t → 0+，即初始时刻。方程(2-45)限定了

初始时刻系统的包含质量和表面密度的关系；这一关系取决于尺标参数n。给定r

和n,包含质量和表面密度成正比，见图2.2。这一关系有很大的应用。在模拟超

新星前身星时，一般星的半径、质量和表面密度是可以从观测中得知的，由这个

关系，即可定出尺标参数n来。一般期待n大于但非常接近于2/3。

2.4.2.2 磁流体热膨胀解

下面几种讨论各种速度在远处正比于半径的解。因为主要描述了外流，所

以这类解被统一称为膨胀解。事实上，天体物理外流最终将被星际介质介质所

阻挡，速度不会发散下去。理论上，膨胀解应当在有限空间内应用，或者配合激

波使用。

Wang和Lou [75]在q > 2/3得到了一类膨胀解；这类解的热压力远远大于引

力和磁力，描述的是因为压强差而膨胀的系统，故称热膨胀解。在方程(2-11)
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和(2-12)中把引力和磁力项略去，并设渐近解满足形式v ∼ cx + b, α ∼ ExP，代入

微分方程即可求出关于系数c, E和P的代数方程

P = − (3q − 2)
(1 − n + 3nq/2)

,

E1−n+3nq/2(n − c)q(2 + P) = c(1 − c) ,

P =
(3c − 2)
(n − c)

. (2-46)

由这三个方程即可解出系数(c, E, P)；换言之，对每一组参数(n, q, h)，除去平

移b外，热膨胀解都可唯一确定。为了让密度在无穷远处区域零，需要指数P < 0，

所以要求q > 2/3。

2.4.2.3 磁流体自由膨胀解

我们发现，当q < 2/3，存在另一种形式的膨胀解，为

v→ 2
3

x + b , α→ α∞ , 当 x→ +∞ , (2-47)

其中α∞ 是一个常数。对这类解热压强变得不重要，故称之为自由膨胀解。把方

程(2-11)和(2-12)中的压强项略去，三个系数X,A,V在x→ +∞时相应变为

X ∼ hαx2 − (nx − v)2 ,

A ∼ 2
x − v

x
α(nx − v) − α

[
(n − 1)v +

(nx − v)
(3n − 2)

α + 2hαx
]
,

V ∼ 2
(x − v)

x
hαx2 − (nx − v)

[
(n − 1)v +

(nx − v)
(3n − 2)

α + 2hαx
]
.

(2-48)

为了得到解(2-47),要求A → 0以及V/X → 2/3。常数α∞可求出为

α∞ =
2

3(1 + 6h)
. (2-49)

我们把这个常数α∞ 代入条件V/X → 2/3，发现这个条件是自然满足的。另一个

满足A → 0的解α∞ = 0不满足V/X → 2/3。所以，我们验证了在q < 2/3时存在

解(2-47)，其中的参数α∞ 由式(2-49)给出。自由膨胀解是热膨胀解在q < 2/3时

的对应。我们注意到，参数α∞ 与n无关，但与磁场强度h有关；更强的磁场对应

着更低的密度。
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2.4.2.4 磁流体Einstein-de Sitter解

上述两种解分别在q > 2/3 和q < 2/3 的范围内适用。这使我们考虑，

在q = 2/3 的情形，也就是相对论热的气体，是不是也有类似形式的解。我们

发现，在q = 2/3 时，存在一种特殊的全局精确膨胀解，称为Einstein-de Sitter

解。Wang和Lou [74]给出了在传统多方q = 0时的Einstein-de Sitter解；其形式为

v =
2
3

x , α =
2

3(1 + 6h)
,

m =

(
n − 2

3

) 2x3

3(1 + 6h)
, q = 0 , (2-50)

其中要求n > 2/3。与自由膨胀解(2-47)相比较，我们发现在q = 0时，自由膨胀

解自动回到Einstein-de Sitter解，从一种在远处的渐近解变成了全局精确解。我

们试图把Einstein-de Sitter解推广到广义多方的情况。设v = 2x/3, α =常数，代

入方程(2-11)和(2-12)，我们发现，只有在q = 0或q = 2/3时，方程才有这样形式

的解。我们得到新的磁流体Einstein-de Sitter解如下

v =
2
3

x , α =
2
3

1
6h + 1 + 6C(n − 2/3)2/3 ,

m =
2
3

(n − 2/3)x3

6h + 1 + 6C(n − 2/3)2/3 , q =
2
3
, (2-51)

其中要求n > 2/3。与文[74]的式（80）比较，我们把Einstein-de Sitter 解推广到

了相对论热的气体的情形去。有趣的是，Einstein-de Sitter 解只能在传统多方，

或者相对论热的气体中的存在。在相对论热的气体中，不论是压力，还是磁

力和自引力，都不能被略去，所以热膨胀渐进解和自由膨胀渐进解都不存

在。Lou和Cao [70]也研究了类似的问题，但是使用的是另外的自相似变换，得到

的Einstein-de Sitter解的形式也不一样；参见文[70]式(10)。但是，我们适当的选

取参数C，使之与文[70]中的参数C0 满足一定的关系，即可让得到的Einstein-de

Sitter解的形式一致起来。在式(2-51)中设h = 0，就能回到文[70]的结果。

以上我们全面研究了各种参数q的范围内的自相似膨胀解，并分别在三个参

数范围内获得了三种解。当q < 2/3，热压强可以被忽略，从而得到自由膨胀渐近

解；当q > 2/3，自引力和磁力可以被忽略，从而得到热膨胀渐近解；当q = 2/3，

所有力都必须考虑，得到Einstein-de Sitter精确解。这里，q = 2/3分开了两种不
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同的自相似解的渐近行为。对于自由膨胀解和Einstein-de Sitter解，v = 2x/3，α

是个常数；而对于热膨胀解，v = cx，α趋近于零。

2.4.3 在空洞边界nx − v = 0附近的渐近解

研究表明，空洞边界通常有奇异性，所以一般不能直接作为数值积分的奇

点。为了构造包含空洞的磁流体自相似解，需要具体研究各种参数条件下的空

洞边界的性质。

首先，气体压强在空洞边界处应该是连续的。否则，空洞就会向里收缩。

根据方程(2-10)，如果α , 0，在空洞边界处q < 0 将导致压强β 发散，而q ≥ 0

自然使得空洞边界处β = 0。所以为了保证气体压强在空洞边界处的连续性，

即β∗ ≡ β(x∗) = 0,我们要求在q < 0时，α∗ ≡ α(x∗) = 0；在q ≥ 0时，α∗ ≥ 0。

其次，如果密度在空洞边界处也连续，解将更为平滑。因为，如果密度不连

续，在空洞边界处就会出现局域的扩散现象，而局部地打破自相似的运动学结

构。所以，我们认为在空洞边界处满足α∗ = 0的解看作是物理上可以接受的；把

其它情况下的自相似解看作是一种对物理实际的近似，即在距离边界足够远的

地方，还可以认为流体是自相似的。下面分别讨论这两种情况。

2.4.3.1 空洞边界 α∗ = 0情形

在α∗ = 0的情形，满足α = 0和nx − v = 0空洞边界可能变成一条临界线，因

为这时方程(2-11)的左右两边可能都变成零。根据方程(2-12),在趋于空洞边界的

时候在三个函数X,A和V中可能是非零的项只有热压强项，即

X ∼ C
[
2 − n +

(3n − 2)
2

q
]
x2qαγ+q−1(nx − v)q ,

A ∼ C(2 − 3n)qx2qαγ+q(nx − v)q−1 ,

V ∼ C[(1 − n)(4 − 2n + 3nq) − nq] × x2qαγ+q−1(nx − v)q .

(2-52)

根据式(2-52),参数q ≥ 0 , γ+q−1 ≥ 0,除去特殊的等温情况q = 0, γ+q−1 = 0,

即可保证函数X和V在空洞边界处为零;当在空洞边界附近有关系α ∼ (nx − v)，

则A在空洞边界处也为零。对这种情况，在三个条件X = 0,A = 0和V = 0只有

两个是独立的；这时，空洞边界即成为临界线。
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在空洞边界处对方程(2-11)和(2-12)做一阶泰勒级数展开，即可得到在空洞

边界处对v(x)和α(x)的一阶导数的两对特征解。其中一对特征解满足正的包含

质量条件，它是

v′ |x∗=
(
− 2 + 2

√
2
)
(n − 1) ,

α′ |x∗=
√

2
[ (2 − n)
(3n − 2)q

+
1
2

]
(n − 1)2 n

hx∗
. (2-53)

研究发现，对于n , 1,这条临界线上的所有点都是鞍点 [58]，所以任何解只能沿着

特征解的方向通过该临界线。所以如果在空洞边界α∗ = 0,自相似解在趋于边界

时应当满足表达式(2-53)。

由式(2-53)，我们发现磁场和广义多方状态方程对于这种解的存在是至关

重要的；如果h = 0，或是传统多方q = 0，α′ 在空洞边界处发散，这种解也就

不存在了。密度的一阶导数在空洞边界处发散，意味着密度在空洞边界处不连

续，即α∗ , 0。对于这类情况，我们在下一节中分析。解(2-53)存在的参数范围

是q > 0, γ + q − 1 ≥ 0和h > 0。进一步要求γ ≥ 1（熵为正），这个参数范围可以

简化为q > 0, h > 0。

如果三个函数X, A和V在空洞边界不为零，v和α的在空洞边界处的一阶

导数写成

v′ |x∗= (1 − n)(4 − 2n + 3nq) − nq
2 − n + (3n − 2)q/2

= 2(1 − n) + (2 − 3n)q/γ , (2-54)

α′ |x∗= (2 − 3n)q
[2 − n + (3n − 2)q/2]

α

(nx − v)

= − qα
(γ + q)

(x − x∗)−1 . (2-55)

上式中第二个等号用了式(2-54)的结果。密度α在空洞边界附近的渐近形式是

α = K(x − x∗)−q/(γ+q) + · · · , (2-56)

其中K 是一个任意的积分参数，被称为空洞密度参数。这里我们应用了关

系γ = 2−n+(3n−2)q/2。为了保证α∗ = 0，由式(2-56)我们要求q/(γ+q) < 0。为了验

证解的自洽性，由解(2-54)−(2-56)我们计算出X ∼ (x−x∗)q/(γ+q),V ∼ (x−x∗)q/(γ+q),

A ∼ (x − x∗)−1。所以q/(γ + q) < 0意味着X, A和V在空洞边界不为零（甚至发
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图 2.3 空洞边界nx − v = 0, α = 0附近的两种自相似渐近解存在的参数q和γ的范围。

水平轴是参数q，竖直轴是参数γ。第二象限的斜实线是γ + q = 0。竖直轴q = 0对应于传
统多方情形；点q = 0 , γ = 1对应于等温情形。第二象限的浅色区域是解(2-54)−(2-56)
存在的区域；第一象限的深色区域是解(2-53)存在的区域。我们只画出了γ > 0的部分；
实际上，我们从物理上要求γ ≥ 1。

散）。因为有γ ≥ 1，使这种解存在的参数范围是q < 0, γ + q > 0。

包含质量为正要求v′ |x∗< n；这为参数q设定了一个下限

q > qmin =
4 + 3n2 − 8n
3n(3n/2 − 1)

=
2(n − 2)

3n
, (2-57)

其中n < 2。事实上，我们发现不等式(2-57)加上γ ≥ 1，等价于γ + q > 0。所以，

在解的存在范围里不等式(2-57)是自然满足的。

总结起来，在空洞边界nx − v = 0附近，如果α = 0,我们找到了两类自相似

渐近解。这两类解存在的参数范围画在图2.3上。当q > 0 (图2.3中的深色区域)

和h > 0 (有磁场),渐近解有形式(2-53),简称为LH1解；当q < 0, γ + q > 0 (图2.3

中的浅色区域),渐近解有形式(2-54)−(2-56),简称为LH2解。对于其他参数组合，

没有找到满足边界条件nx − v = 0, α = 0的空洞解。我们注意到，简单的等温

和传统多方情形都不满足任何一组参数要求，所以在之前的研究 [34]中未找到满

足α∗ = 0的空洞解。所以，我们在广义多方的情形下首次得到了新的空洞边界

处的自相似渐近解。LH1 和LH2 空洞解只存在与广义多方的情况下，即q > 0
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和q < 0。LH1解要求系统存在磁场；但是LH2解在无磁场流体系统中也存在。

2.4.3.2 无磁场时空洞边界 α∗ > 0情形

在空穴边界处α∗ , 0的情形与上述情况有本质不同。如果α∗ , 0，我们要

求q ≥ 0以保证在空洞边界处压强为零。原则上，方程(2-11)−(2-12)可以直接从

空洞边界处向外积分。但是，空洞边界可能有奇异性，使得直接积分变得困难。

三个函数X, A和V在趋于空洞边界处的首项与参数q密切相关。我们发现在传

统多方q = 0情况，空洞解有独特的渐近行为。下面我们分别讨论q = 0和q > 0

的情况。

q = 0情情情况况况

在无磁场传统多方h = 0, q = 0 的情况，方程得到大幅度简化，还有关

系n + γ = 2。空洞边界附近的渐近解 [34]为

v = nx∗ + 2(1 − n)(x − x∗) + · · · , (2-58)

α = α∗ +
n(1 − n)

γ
(α∗)nx∗(x − x∗) + · · · . (2-59)

表达式(2-59)说明，如果α∗ = 0,整个解变为α = 0；数值实验发现也是如此。这里

我们再次发现，不能在传统多方条件下设α∗ = 0。对解(2-59)，(nx − v)和(α − α∗)
都以(x − x∗)形式趋于空洞边界，没有明显的奇异性；我们称之为N(Normal)型空

洞解。我们注意到，LH1空洞解也是一种N型空洞解。

在n = 1的情况（等温气体），一阶展开如式(2-58)和(2-59)就不足够了；我

们做更高阶的展开，得到v′在x→ x∗时的首项为

v′ |x∗= 2
x∗

(x − v) . (2-60)

v和α在x→ x∗时的形式为

v = x∗ +
1
x∗

(x − x∗)2 + · · · , (2-61)

α = α∗ − (α∗)2

2
(x − x∗)2 + · · · . (2-62)
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与n , 1的情形类似，这里的解也没有明显出现奇异性，但是(nx − v)以(x − x∗)2

形式趋于空洞边界。我们把这种解称为N2型空洞解。

参参参数数数q > 0的的的情情情况况况

这时，函数X, A 和V 的首项也是热压强项，与式(2-52) 相同，所以v′ |x∗
和α′ |x∗ 也是

v′ |x∗= (1 − n)(4 − 2n + 3nq) − nq
2 − n + (3n − 2)q/2

, (2-63)

α′ |x∗= − qα
(γ + q)

(x − x∗)−1 . (2-64)

式(2-63)−(2-64) 与式(2-54)−(2-55) 是一致的，所以，α 在空洞边界处的渐近形

式也是式(2-56), 即α = K(x − x∗)−q/(γ+q) 其中K 是空洞密度参数。但是，因为这

里q > 0, α在空洞边界处是发散的；在空洞边界有尖锐的密度不连续性。虽然

密度在空洞边界处是发散的，X, A和V的首项还是与式(2-52)相同，所以表达

式(2-63)和(2-64)还是有效的。该解密度不连续，但是包含质量m(x)还是在空洞

边界处趋于零，属于物理上可接受的解。项nx − v在空洞边界处与x − x∗同阶。

我们可以把空洞边界看作是原点沿着流线nx − v = 0的平移。在对x → 0+

的研究中我们发现α要么趋于零，要么以某一幂率形式发散（例如对自由落体

解α ∝ x−3/2）。然而在空洞边界处我们发现密度遵从的幂指数主要是与参数q相

关的。在物理上，局域的扩散过程会使得这里出现的密度不连续性变平滑；虽然

空洞边界整体以自相似的形式膨胀，但在局域上会出现非自相似的行为 [70]。我

们称形如式(2-63)和(2-64)的空洞解为D(diffusion)型空洞解。

在式(2-63) 和(2-64) 中设q = 0, 我们得到与式(2-58) 相同的v′ |x∗；同时与
式(2-59)比较发现α∗ = K。传统多方q = 0情形(N型解; α在空洞边界处趋于一个

常数)是介于q < 0（LH2解；α在空洞边界处趋于零）和q > 0（D型解；α在空洞

边界处发散）。至此我们给出了无磁场广义多方流体在不同参数q值条件下的自

相似解。这些解的共同性质是热压强在空洞边界处起主导作用。可见，如果没有

磁场，空洞边界的动力学主要取决于气体的热压强梯度。

2.4.3.3 磁流体空洞边界 α∗ > 0情形

首先强调我们还是要求q ≥ 0以保证热压强在空洞边界处趋于零。h > 0时

方程(2-11)和(2-12)在空洞边界处的首项与无磁场的情形不同；我们发现在空洞
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边界处磁力占主导作用,而D型解在有磁场的情形是不存在的。一般地，在磁流

体的情形空洞边界的奇异性得以消除，直接积分方程(2-11)和(2-12)就能得到适

当的解。我们下面根据参数q的不同取值具体讨论4种情况。

传传传统统统多多多方方方q = 0的的的情情情形形形

与无磁场时的解(2-58)−(2-59)相比，这里只是多出了一些与磁场有关的项

v = nx∗ +
2(α∗)(1−n)(1 − n)γ

(α∗)(1−n)γ + hα∗(x∗)2 (x − x∗) + · · · , (2-65)

α = α∗ − n(n − 1)α∗ + 2h(α∗)2

γ(α∗)(1−n) + hα∗(x∗)2 x∗(x − x∗) + · · · . (2-66)

上式中设h = 0即可回到式(2-58)和(2-59)。这是N型解在磁流体情形下的形式，

而N2型解在磁流体情形下不存在。

0 < q < 1情情情形形形

这时在空洞边界处磁场起主导作用，v和α的一阶导数为

v′ |x∗= 2(1 − n)
α∗

, (2-67)

α′ |x∗= C
q(2 − 3n)

h
(α∗)1−n+3nq/2(x∗)2q−2(nx − v)q−1 . (2-68)

由方程(2-68)可得α在区域空洞边界处的首项为

α = α∗ + C
(2 − 3n)

h
(α∗)γ(x∗)2q−2 (2-69)

×(α∗n + 2n − 2)q−1(x − x∗)q · · · .

为保证包含质量为正值，要求v′ |x∗< n。当n ≥ 1,此条件自然满足；但当n < 1,此

条件意味着α∗n + 2n− 2 > 0或等价的写成n > 2/(2 + α∗)。在空洞边界处没有明显

的奇异性；(α − α∗)与(x − x∗)q同阶。我们称这样的磁流体空洞解为Nq型解。

参参参数数数q = 1的的的情情情形形形

v在空洞边界处的渐近行为与式(2-67)相同；但是α的一阶导数为

α′ |x∗= (α∗)1+n/2x∗(2 − 3n) − (n − 1)n − 2hα∗

hx∗
. (2-70)

空洞边界是N型的。
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表 2.1 空洞边界nx − v = 0, α , 0的自相似行为总结。对于每种情形，列出了类型和表
达式编号。表格下部列出了各种类型的解在空洞边界附近的性质。

q h = 0 h , 0

q = 0 Type-N, (2-58), (2-59); Type-N2 (2-61), (2-62) Type-N, (2-65), (2-66)

0 < q < 1 Type-D, (2-63), (2-64) Type-Nq, (2-67), (2-68)

q = 1 Type-D, (2-63), (2-64) Type-N, (2-67), (2-70)

q > 1 Type-D, (2-63), (2-64) Type-N, (2-67), (2-71)
• Type-N: α趋于有限非零值; (α − α∗)和(v − v∗)按(x − x∗)规律变化。

• Type-N2: α趋于有限非零值; (α − α∗)和(v − v∗)按(x − x∗)2规律变化。

• Type-Nq: α趋于有限非零值; (α−α∗)按(x− x∗)q规律变化; (v− v∗)按(x− x∗)

规律变化。

• Type-D: α发散并按(x − x∗)−q/(γ+q)规律变化; (v − v∗)按(x − x∗)规律变化。

参参参数数数q > 1的的的情情情形形形

v在空洞边界处的渐近行为与式(2-67)相同；但是α的一阶导数为

α′ |x∗= −(n − 1)n + 2hα∗

hx∗
, (2-71)

空洞边界是N型的。

综上所述，对不同的参数组合q, n和h,我们获得了不同类型的自相似空洞

解。我们把结果总结在表2.1里供读者参考。
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第 3章 激波空洞解

本章利用上一章获得的在空洞附近的渐近解，构造包含空洞的全局磁流体

自相似解。我们把空洞解作为下游，通过建立自相似激波，连接至上游并在远处

趋于有限速度解。我们将看到，通过激波，空洞解将在远处根据q的值趋于某一

类膨胀解。我们着重讨论空洞本身的运动规律和空洞的存在对周围流体运动产

生的影响。按照上一章最后一节的分析，本章分α∗ = 0和α∗ , 0的两种情况来讨

论。

3.1 空洞边界 α∗ = 0情形

3.1.1 无磁场情形

如果没有磁场，LH1解不存在，我们只考虑LH2解，其存在的参数条件

是q < 0和γ + q > 0。作为例子，我们设自相似参数为(n = 0.75, q = −0.5, γ =

1.1875, h = 0)，对一系列选定的空洞边界x∗ 和解(2-54)−(2-56) 中的参数K，建

立LH2解；同时我们可以选定无量纲激波位置xsd（亦与激波速度紧密相关），建

立自相似激波，把空洞解连接到外部有限速度解。图3.1显示一系列这样的解。我

们特别强调当n < 1时，激波位置可以任意选择。我们也对其它自相似参数的情

形做了类似的数值研究，定性结果是一致的。

在空洞边界处α∗ = 0,随着半径增大，密度先增大后减小；速度也随半径增

大而增大。LH2解的密度随半径的变化（见图3.1的上部）显示出典型的围绕在膨

胀空洞的壳层形态。最大密度和壳层的宽度主要取决于参数K，其在各种天体

系统中取不同的值。通过选择不同的激波位置或速度（即xsd),可以得到不同的

上游流体动力性质（见图3.1的下部）。在激波上沿，气体可能是向内流(见解1和

解2)或向外流(见解3和解4)。但是对选定的这组参数，上游解在远处总是趋于外

流（即B > 0)；对其它参数，上游解也可能趋于内流（B ≤ 0）。广泛的数值研究表

明，LH2解不可能平滑的通过临界线；所以自相似激波对于建立全局解是不可或

缺的。
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图 3.1 全局LH2空洞解。参数为n = 0.75, q = −0.5, γ = 1.1875, h = 0 和x∗ = 1。上
下两图分别示出了物质密度和流体速度；在上图中，纵坐标使用了对数坐标。在两

图中点线是临界线；在下图中虚线是空洞边界。K = 1 的空洞解通过激波连接至
解1，2；其相应参数为A = 7.3025, B = 3.7802, xsd = 3, αsd = 1.6366, vsd = 1.9702, xsu =

3.6205, αsu = 0.2519, vsu = 0.1559 (解1),和A = 8.7808, B = 6.3723, xsd = 3.2, αsd =

1.1040, vsd = 1.9755, xsu = 3.2529, αsu = 0.3781, vsu = 1.1854 (解2)。K = 5的空洞解通过
激波连接至解3，4；其相应参数为A = 24.493, B = 4.854, xsd = 2.27, αsd = 2.8499, vsd =

1.4515, xsu = 4.5410, αsu = 0.2587, vsu = −2.1237 (解3), A = 7.6878, B = 5.4448, xsd =

2.37, αsd = 2.0616, vsd = 1.4308, xsu = 2.5603, αsu = 0.3928, vsu = −0.0456 (解4)。
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我们强调这里得到的LH2解是在无磁场条件下唯一的一类满足α∗ = 0的空

洞解。壳层结构是LH2解共同的特点；这使我们认为，LH2解适用与描述宇宙中

广泛分布的壳层形态的结构，例如超新星遗迹或者银河系热泡 [18,19]、氢II区 [34]和

星系团中的空洞 [87]。该类解的另一个特点是速度随着半径增大而增大；这说明

该解本质上描述的是风或外流，即中心空洞里的快风在壳层中减速，使得质量积

累在壳层中形成密度大的区域。这与超新星遗迹或者氢II区中的香槟流 [34]是定

性一致的。

3.1.2 磁流体的情形

在磁流体情型LH1解和LH2解都存在。为了与无磁场的情况相比较，我们

首先讨论LH2解。我们选定与上一节相同的自相似参数，只是把磁场强度改

成h = 0.3。得到的一系列全局磁流体自相似解示于图3.2中。

有磁场的LH2解的形态和无磁场的情况是类似的。密度随半径的变化也显

示出壳层形态，速度随半径增大而增大(见图3.2)。与同样参数的无磁场情形下

的LH2解相比，磁流体解有更低的最大密度和更宽的壳层宽度，看上去是磁场把

壳层“撑”大了。在无磁场的情况，K = 1的解可以通过激波越过临界线；但在有

磁场的情况，K = 1的解就不能连接激波，只能趋于自由膨胀解。在这组特定参

数下，上游解全部都是向外流的(见图3.2)。xsd 越大,或激波越快，上游有更大的

向外速度。

我们定义壳层宽度（Shell Width）为空洞边界到密度为最大密度值的e−1 的

位置的距离，并通过广泛的数值模拟来研究壳层宽度与磁场强度参数h和自相似

参数q的关系。图3.3示出在n = 0.75, x∗ = 1, K = 1下的LH2解的壳层宽度。固

定q,壳层宽度在h ∼< 1时达到最大值；在h << 1壳层宽度随磁场增强而很快增

大；而在h > 1，壳层宽度随磁场增强而很快减小。如果q变大,最大壳层宽度也

变大,而强磁场下的壳层宽度反而变小。总的说来,磁场强度和流体的能量交换

过程对壳层结构有很大的影响。这说明，超新星遗迹中的壳层结构可能含有星

际介质磁化或者气体能量过程的信息。

下面考虑磁流体LH1解。对这种解，空洞边界nx − v = 0, α = 0是临界线，

所以该解本身就是特征解。LH1解存在的参数范围是q > 0, h > 0 (γ ≥ 1)。一

系列LH1解示于图3.4；这些解都不遇到临界线并在大x趋于自由膨胀解。所以，
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75

图 3.2 全局磁流体LH2空洞解。参数为n = 0.75, q = −0.5, γ = 1.1875, h = 0.3和x∗ = 1。
与图3.1的格式一致。K = 1的空洞解不能连接激波，所以只能趋于自由膨胀解。K = 5
的空洞解通过激波连接至解1和解2；其相应参数为A = 12.325, B = 3.977, xsd = 4, αsd =

0.4915, vsd = 2.2888, xsu = 5.5577, αsu = 0.1273, vsu = 0.3533 (解1),和A = 18.390, B =

8.344, xsd = 7, αsd = 0.2401, vsd = 4.2102, xsu = 8.6661, αsu = 0.0941, vsu = 3.2135
(解2)。K = 10 的空洞解通过激波连接至解3和解4；其相应参数为A = 7.5520, B =

4.010, xsd = 4, αsd = 0.4478, vsd = 2.1273, xsu = 4.2913, αsu = 0.1775, vsu = 0.8558
(解3),和A = 15.175, B = 7.706, xsd = 7, αsd = 0.2317, vsd = 4.1652, xsu = 8.0096, αsu =

0.0999, vsu = 3.1276 (解4)。

36



第 3章 激波空洞解

0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
2.5

3

3.5

4

4.5

5

5.5

h

S
he

ll 
W

id
th

n=0.75, x*=1, K=1 (LH2 solutions)

q=−0.4, γ=1.2

q=−0.5, γ=1.1875

q=−0.6, γ=1.175

q=−0.7, γ=1.1625

图 3.3 在不同的参数q下，LH2解的壳层宽度随磁场强度参数h的变化。图中所列的解

的共同的参数是n = 0.75, x∗ = 1, K = 1。

图3.4下部的三条速度曲线基本是重合的。对LH1解，密度和速度都随着x变大

而变大。对于越大的q,物质相对更集中在空洞边界附近。由于自由膨胀解在远

处密度趋于常数速度发散，要模拟天体系统，就应该用激波把该解连接到有限速

度解。作为例子，基于q = 0.3的LH1解的几个激波解示于图3.4中，激波位置分

别为xsd = 3, xsd = 5和xsd = 8。这里再次看到，xsd越大,或激波速度越快，上游有

更大的向外速度。

我们特别将相对论热的气体q = 2/3, γ = 4/3 的LH1解示于图3.5。这里

取自由参数C = 1 和λ = 1。根据方程(2-16) 和(2-17), 我们得到临界线为α =

0.3897, v = 0.0151x。如图3.5，在相对论热的气体的情况，空洞解趋于Einstein-de

Sitter解。类似地，我们也可以用激波把空洞解和有限速度解连接起来。

定性地说，磁流体LH1解的密度随x 增大而增大, 并在激波下沿达到最大

值（见图3.4和3.5）。而在上游，密度随x增大而减小，并在大x处趋于零。所以

带激波的LH1解也有壳层形态。但这里的壳层形态与LH1解的壳层形态的本质是
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图 3.4 全局磁流体LH1空洞解。参数为n = 0.75, h = 0.3和x∗ = 1。与图3.1的格式一
致。空洞解都趋于自由膨胀解(2-47)，其中远处的密度常数为α∞ = 0.238。q = 0.3 的
空洞解通过激波连接至不同的上游解，参数为A = 0.0968, B = 1.6372, xsd = 3, αsd =

0.0299, vsd = 2.3340, xsu = 3.1374, αsu = 0.0120, vsu = 1.8694; 以及A = 0.9024, B =

2.8925, xsd = 5, αsd = 0.0774, vsd = 3.7655, xsu = 5.1942, αsu = 0.0353, vsu = 3.0033;
以及A = 5.0384, B = 5.2269, xsd = 8, αsd = 0.1300, vsd = 5.8366, xsu = 8.2401, αsu =

0.0689, vsu = 4.7681。
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图 3.5 全局磁流体LH1空洞解。参数为n = 0.75, q = 2/3, γ = 4/3, h = 0.3, C = 1。空
洞边界为x∗ = 1或x∗ = 4。与图3.1的格式一致。x∗ = 1的空洞解通过激波连接至不同
的上游解，参数为A = 0.2819, B = −0.3660, xsd = 3, αsd = 0.1577, vsd = 2.0388, xsu =

3, αsu = 0.0136, vsu = −0.2542;以及A = 2.0920, B = −0.7974, xsd = 6, αsd = 0.1666, vsd =

4.0166, xsu = 6, αsu = 0.0163, vsu = −0.4443。x∗ = 4 的空洞解通过激波连接至上游
解，参数为A = 2.7441, B = −1.5525, xsd = 8, αsd = 0.1404, vsd = 5.5306, xsu = 8, αsu =

0.0097, vsu = −0.7679。
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不同的。LH2解自己就在空洞边界附近有密度最大值；但LH1解的密度最大值是

在激波下沿。

3.2 无磁场时空洞边界 α∗ > 0情形

根据表2.1，在空洞边界附近的渐近行为可以分为N型(q = 0, n , 1),

N2型(q = 0, n = 1) 和D型(q > 0)。同样地，我们试图用激波连接空洞解和

有限速度解。

当q = 0和h = 0,系统回到无磁场传统多方的情形，即有n + γ = 2和熵在全

空间的守恒 [74]。文[34]用这种情况下的空洞解建立了考虑恒星风的多方香槟流

的理论模型。在下一章中，我们将用自相似方法系统的研究香槟流，会给出在这

种情况下空洞解的例子。

3.2.1 参数 q > 0情形

当q > 0,空洞边界附近的渐近行为是D型。我们用空洞解做下游，并通过激

波连接至上游的有限速度解，示于图3.6和3.7中。

空洞边界的渐近解取决于空洞的大小和密度参数K。如果空洞解在向外

积分的过程中不遇到奇异面，这些解就会在大x处趋于某一类膨胀解(见图3.6

中解2，3，4)。可能的膨胀解包括自由膨胀解（q < 2/3）、Einstein-de Sitter

解（q = 2/3）、或热膨胀解（q > 2/3）。由图3.6可见,不同空洞边界的空洞解趋于

同一个自由膨胀解（除平移b之外）。同样地，为了使得该解能被用于研究天体中

的系统，我们用激波把该解与有限速度解连接起来(见图3.6中解5，6)。通过选取

不同的激波位置，对同一个空洞解，我们可以连接至不同的上游解，包括外流和

内流。特别的，有些空洞解可以平滑的通过临界线，从而也趋于有限速度解（见

图3.6解1）。

我们把相对论热的气体的情况特别示于图3.7。由(2-16)和(2-17)其临界线

为α = 3.2843, v = −2.1772x。空洞解在这种情况会趋于Einstein-de Sitter解。同样

地，为了相关的天体物理应用，需要用激波将空洞解连接至有限速度解。
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图 3.6 全局自相似空洞解。参数为n = 0.85, γ = 1.2875, q = 0.5, h = 0。上图中点
线是临界线；下图中点线是空洞边界nx − v = 0。解1是边界在x∗ = 0.4 的空洞解；
它在x = 4平滑的通过临界线，并趋于参数为A = 19.852, B = 1.286 的有限速度解。
解2，3，4是边界分别在x∗ = 1, x∗ = 2, x∗ = 3, 参数为K = 0.29 的空洞解；它们趋于
形为v = 2x/3 + b, α∞ = 2/3 的自由膨胀解。x∗ = 1,K = 0.29 的空洞解通过激波连接
至解5，6；其参数为A = 3.241, B = −0.987, xsd = 2, αsd = 0.502, vsd = 1.246, xsu =

4.045, αsu = 0.114, vsu = −0.607 (解5), 和A = 2.173, B = −0.143, xsd = 2.4, αsd =

0.435, vsd = 1.479, xsu = 3.425, αsu = 0.126, vsu = 0.136 (解6)。
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图 3.7 全局空洞解和Einstein-de Sitter 解。参数为n = 0.85, γ = 4/3, q = 2/3, h = 0
和C = 1。格式与图3.6 相同。实线是边界在x∗ = 1, x∗ = 2, x∗ = 3, 参数为K = 0.2 的
空洞解。x∗ = 1, K = 0.2 的空洞解通过激波连接至上游解，参数为A = 0.188, B =

−12.131, xsd = 1.2, αsd = 3.453, vsd = 0.874, xsu = 1.2, αsu = 0.0524, vsu = −8.566。
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3.3 磁流体空洞边界 α∗ > 0的情形

在有磁场的情况，空洞边界的行为十分不同。我们的研究表明，磁力在空洞

边界处起着十分重要的作用，特别是把在无磁场时普遍遇到的密度发散的问题

解决了。在这一节，我们着重比较α∗ = 0和α∗ > 0的两种情形,来看在空洞边界处

密度α∗的变化是如何影响流体的运动的。

3.3.1 参数 q = 0情形

一系列磁流体自相似空洞解示于图3.8。数值计算表明，在临界线的特征解

的速度梯度为一正一负，所以临界线是由鞍点组成的 [58]。空洞解趋近于临界线

时，有两种可能性：一是当解的方向与特征解一致时，会平滑的通过临界线（见

图3.8中解1）；二是当解的方向与特征解不一致时，会被临界线“反射”（见图3.8

中解2，3，4）。类似的，通过临界线的解趋于有限速度解，而未能通过临界线的

解趋于Einstein-de Sitter解。原理上，我们可以通过调整空洞边界处的密度来使

得空洞解平滑的通过临界线。图3.8中解1和解2的唯一不同是α∗的值。空洞解也

可以被磁流体激波连接至不同的上游解并趋于有限速度解（见图3.8中解5，6）。

3.3.2 参数 q > 0的情形

参数q = 0.5的例子示于图3.9;该例可以与无磁场的情形（图3.6）相比较。同

时我们把相对论热的气体q = 2/3的情形示于图3.10并与无磁场的情形（图3.7）

相比较。

这里空洞边界处的密度α∗ 可以被设为零，得到LH1解(见图3.9中解2，3，4

和图3.10 中解1和解2)；或为非零值，得到型如(2-67)−(2-70) 的Nq型解(见图3.9

中的解2′, 3′ 和4′ 和图3.10中的解1′, 1′′, 2′ 和2′′)。与无磁场的情形类似，这些

空洞解，如果不碰上临界线，就趋于某一类膨胀解。但是，自由膨胀解中的常数

密度α∞ 是与磁场强度参数h有关的。这说明，磁场在流体运动中扮演了重要角

色。与无磁场情形类似，为了避免速度在远处发散，我们可以用激波把空洞解连

接至有限速度解(见3.9中解5，6，7和图3.10中解3，4，5),也可使空洞解平滑的

通过临界线(见图3.9中解1，并与图3.6中解1相比较)。由图3.9和图3.10, LH1解

和Nq型解在速度上是十分类似的，只是在空洞边界附近有所不同。他们都趋于
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图 3.8 全局磁流体空洞解。参数为n = 0.85, γ = 1.15, q = 0 和h = 0.3。格式与图3.6
相同。实线1 是边界在x∗ = 1 密度为α∗ = 5 的空洞解，在x = 4 平滑的通过临界
线，并趋于参数为A = 32 和B = 5.413 的有限速度解。实线2, 3, 4 是边界在x∗ = 1,
x∗ = 2, x∗ = 3密度为α∗ = 2的空洞解。这些解被临界线反射，并趋于Einstein-de Sitter
解(v = 2x/3 , α = const)。x∗ = 1, α∗ = 2 的空洞解通过激波连接至解5和解6；其参数
为A = 0.205, B = 4.280, xsd = 3, αsd = 0.556, vsd = 1.714, xsu = 3.159, αsu = 0.191, vsu =

0.123 (解5),和A = 0.169, B = 1.128, xsd = 2.2, αsd = 0.868, vsd = 1.356, xsu = 3.306, αsu =

0.126, vsu = −2.492 (解6)。
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图 3.9 全局磁流体空洞解。参数为n = 0.85, γ = 1.2875, q = 0.5, h = 0.3。格式与图3.6
相同。实线1 是边界在x∗ = 0.3 的空洞解, 在x = 5 处平滑的通过临界线，并趋于参数
为A = 25.977和B = 1.147的有限速度解。实线2, 3, 4是边界在x∗ = 1, x∗ = 2, x∗ = 3的磁
流体LH1空洞解。虚线2′, 3′, 4′ 是边界在x∗ = 1, x∗ = 2, x∗ = 3密度为α∗ = 2的Nq型空洞
解。这些解都趋于在远处密度为α∞ = 0.238的自由膨胀解。x∗ = 1, α∗ = 0的空洞解(解2)
通过激波连接至解5和解6；其参数为A = 0.256, B = 1.692, xsd = 2, αsd = 0.0646, vsd =

1.475, xsu = 3.662, αsu = 0.0182, vsu = 1.648 (解5),和A = 0.805, B = 2.119, xsd = 3, αsd =

0.0943, vsd = 2.142, xsu = 4.731, αsu = 0.0299, vsu = 1.991 (解6)。x∗ = 1, α∗ = 2的空洞
解(解2’)通过激波连接至解7；其参数为A = 2.610, B = 0.208, xsd = 3, αsd = 0.292, vsd =

1.772, xsu = 4.142, αsu = 0.102, vsu = 0.445。

同样的膨胀解，只是平移b有所不同。

我们来考察α∗ 对全局解的影响。通过比较同一空洞边界，不同α∗ 值的空洞

解(例如图3.10中的解1, 1′, 1′′ 和解2, 2′, 2′′),我们发现空洞边界处的密度越大，

空洞解趋于膨胀解就越慢。这意味着，在空洞边界处有越大的密度梯度，系统就

有一个越大的“过渡区”。在过渡区里，磁力、引力和热压力是同阶的，相互平

衡。我们这一由空洞到外部未受扰动流体的过渡区称为空洞边界层。在边界层

之外，自由膨胀、热膨胀或Einstein-de Sitter解是对渐近行为的好的描述。通过
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图 3.10 全局磁流体空洞解。参数为n = 0.85, γ = 4/3, q = 2/3, h = 0.3 and C = 1。
格式与图3.6 相同。在这组参数下，临界线为α = 3.0088, v = −2.2087x。实线1, 2 是
边界在x∗ = 1, x∗ = 2 的磁流体LH1空洞解。实线1′, 1′′, 2′, 2′′ 是边界在x∗ = 1, x∗ = 3
的密度分别为α∗ = 2 和α∗ = 10 的Nq型磁流体空洞解。这些解都趋于Einstein-de Sitter
解。x∗ = 1, α∗ = 0 的空洞解(解1) 通过激波连接至解3，4；其参数为A = 0.379, B =

1.255, xsd = 3, αsd = 0.114, vsd = 2.095, xsu = 3, αsu = 0.0413, vsu = 1.292 (解3),
A = 0.848, B = 1.680, xsd = 4, αsd = 0.123, vsd = 2.750, xsu = 4, αsu = 0.0459, vsu = 1.661
(解4)。x∗ = 1, α∗ = 10 (解1”)通过激波连接至解5；其参数为A = 2.699, B = −4.921, xsd =

3, αsd = 0.864, vsd = 1.544, xsu = 3, αsu = 0.149, vsu = −3.298。
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图 3.11 α∗ 的值对空洞解的影响。这些解的自相似参数为n = 0.85, γ = 1.7, q = 2,
h = 0.3；空洞边界在x∗ = 1，密度分别为α∗ = 0.5, 0.4, 0.3, 0.2, 0.1。本例中，系统里不存
在临界线。由图可见,当x > 2.5,五个空洞解就不可分辨了；所以空洞边界附近的密度只
能影响到1 < x < 2.5的范围。

加入磁流体激波，这些解可以被连接到外流(例如图3.10中解3，4)或内流(例如

图3.10中解5)。上游流体的动力学行为由空洞大小x∗,空洞附近密度α∗ 和激波位

置xsd决定。由同样的空洞出发，通过调整α
∗，可以使解平滑的通过临界线（例如

图3.8中解1）。

进一步的，我们对不同的α∗ 值在同样的其他参数下得到空洞解，示于

图3.11。这些空洞解在大x处是十分类似的，都可以很好的被热膨胀解表达。所

以，大尺度的流体运动是不受空洞边界的性质影响的；这与我们的物理直观也

是相符的。所以, α∗ 的值只影响了空洞边界层的运动。在实际的天体系统的，因

为扩散是不可避免的，所以空洞边界附近区域的流动可能不是自相似的。所以，

我们更倾向于把α∗ 的选择看到单纯的积分起点。研究α∗ 和产生空洞的条件，例

如密度扰动、超新星爆发或恒星风的关系，也是很有意义的。
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3.4 天体物理应用

上述几章中获得的自相似空洞解可以用来描述各种尺度的包含空洞的天体

物理系统。能够考虑的问题的尺度的上限是宇宙膨胀还可以忽略。本章在一定

近似条件下得到的自相似解，可以作为更复杂的数值模拟的测试例子。

首先，我们的空洞解可以描述中微子脱耦以后的中心塌缩型超新星爆发的

过程。物理图景是，最初中心塌缩产生的高能中微子推动了恒星的爆发，并很快

与重子物质脱耦并逃逸。略去中央的中子星或黑洞的引力影响，可以将高能中

微子逃逸后留下的空腔看成是空洞；所以可以用自相似空洞解描述超新星激波

在有空洞的恒星包层中的运动，及其冲出恒星表面的过程。在本文的第五章我

们对该应用做具体的分析。

我们在广义多方状态方程下得到的激波空洞解可以用来描述行星状星云。

在恒星演化的晚期，恒星发出强的快恒星风，并且还有强的紫外辐射。快的恒

星风赶上慢的已经被电离的恒星风，会形成快风组成的热泡 [88]。Chevalier [78]在

略去流体自引力的条件下，给出了等温自相似解，研究了行星状星云的膨胀。

在之前的研究中，快风和慢风接触的地方被认为是接触间断性。在本文的理论

框架下，接触间断的条件是nx − v = 0，即空洞边界。所以，我们的空洞解是对

文[78]至少在两个角度上的推广：首先，我们的解是考虑了流体的自引力的。我

们的解指出，快风的引力作用是可以忽略的；其次，我们的解是在更为一般的状

态方程下得到的，能够适用于不同的流体能量交换条件，例如，我们的解可以研

究行星状星云的温度分布。本章中得到的磁流体空洞解可以描述行星状星云在

恒星风和光致电离的共同作用下的自相似运动。

本章的空洞解还可以应用于在新形成的恒星周围的氢II区的膨胀，即“香槟

流”[34]。其物理图景是，恒星一旦形成，其发出的大量的紫外光子就将周围的星

际介质电离并加热，使得电离氢向外膨胀，形成激波。在光致电离和恒星风的共

同作用下，香槟流的中心有可能形成空洞。用自相似解描述香槟流，特别是用空

洞解描述恒星风的影响，将在下一章中具体讨论。

最后，我们强调指出，LH1解和LH2显示出来的壳层形态可以描述壳层型超

新星遗迹；见图3.1, 3.2, 3.4和3.5。这些空洞解都在空洞边界处密度为零，所以相

比于其他解，他们的空洞边界有着更好的连续性。LH1解只在磁流体的情况下才

有，说明磁场在形成这类型的壳层结构是起到重要作用。因为壳层型超新星遗
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迹占到了超新星遗迹的大部分，而且星际介质是普遍有磁场的，所以我们的解

给出了这一大类的系统的理论描述。在q > 2/3的情形, LH1解在远处趋于热膨胀

解。这类解不会遇到临界线，说明整个解都是亚（磁）声速的。该解也不能够通

过激波与有限速度解相连。实际上，超新星遗迹是被星系介质包围的。

作为小结，本章给出了各种参数条件下的磁流体自相似激波空洞解的具

体例子。我们分别讨论了空洞密度为零和其他两种情况。当α∗ = 0，我们在得

到q > 0, h , 0时得到LH1解，在q < 0时得到LH2解。对于LH1解，空洞边界是临

界线；对于LH2解，空洞附近热压强起主要作用。LH1解和LH2解都有壳层形态；

壳层宽度取决于参数h和q。壳层也随着自相似的演化而变大。当α∗ , 0, h = 0，

空洞边界分为N型(q = 0) 和D型(q > 0)。D型空洞边界处的密度是发散的，说

明在边界处发生了扩散的现象。不论N型或D型，空洞附近热压强起主要作用。

事实上，LH2解、N型解和D型解的形式是相同的，他们分别是在q < 0、q = 0

和q > 0情况下的表现。所以，只要没有磁场，在空洞边界处热压强就起主导作

用。当α∗ , 0, h , 0，磁力在空洞边界变得同样重要，而D型解也不再出现。

空洞解可以平滑的通过临界线，也可能由磁流体激波越过临界线。空洞解

经过临界线后，即趋于有限速度解。如果空洞解不经过临界线，必然趋于某一

类膨胀解。膨胀解的共同性质是，外流速度和半径成正比。当q < 2/3,存在自由

膨胀解，其热压强可以忽略；当q > 2/3,存在热膨胀解，其热压强起主导作用；

当q = 2/3, Einstein-de Sitter解存在。我们可以通过调整空洞参数或激波参数，使

得空洞解在远处趋于不同的流动形式，包括内流、外流、收缩和微风。
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第 4章 氢II区的香槟流

作为空洞解的一个主要应用，本章我们讨论星际介质中氢II区香槟

流（Champagne Flows）。大质量恒星形成以后，会放出大量的紫外光子，将

周围的星云介质电离并加热；被加热的星际介质将失去动力学平衡，从而开始

向外流动。同时，大质量恒星还会发出强烈的恒星风，也驱动星际介质的外流。

在电离的星际介质中会产生激波；激波加速电离物质以超声速外流的过程即称

为“香槟流”。

4.1 背景介绍

大质量恒星是与致密(∼ 0.1− 1 pc)、超致密(6 0.15 pc)氢II区成协的 [89]。许多

射电观测 [35,90]发现了在明亮的氢II区中的激波的特征。上世纪70年代末、80年代

初，一些理论模型出现，来解释观测到的氢II区的外流和激波的现象，其中就包括

香槟流理论 [37,38,91]。后续观测倾向于支持香槟流理论，例如对氢II区G29.96-0.02,

Sh2-158, G84.9+0.5, S236的观测 [42,92–94]。

Tenorio-Tagle [37]将香槟流分成R型和D型。对于R型香槟流，气体迅速被全部

电离（即电离阵面很快达到无限远）；而对于D型香槟流，电离阵面被束缚在气

团中，而形成内部为电离气体，外部为中性气体的结构。在氢II区的形成阶段，

电离阵面属于R型还是D型取决于电离光子的流强、气体的不透明度、气体的

密度分布和气团的大小 [41]。在氢II区的膨胀阶段，初始密度分布满足ρ ∝ r−l 其

中l > 3/2的是“密度包围”的 [41,95]。这时，D型电离阵面可能转化成弱的R型电离

阵面；这样一来，完全电离的气体开始膨胀并形成向外传播的激波，即形成“香

槟流”[39]。文[42]的观测表明，如果电离阵面突然遇到很大的负密度梯度（即

密度突然下降得很快），不对称的香槟流就会发生。观测 [35]表明，16%的氢II区

存在的不对称的彗星状的结构；Arthur等人 [44]对这样的结构作了数值模拟。如

果l < 3/2，氢II区是“电离包围”的，即紫外光子被束缚在一定的范围内。这时，

电离区域以t4/(7−2l)的规律膨胀 [41]。本文的理论模型并未讨论气体的不均匀组成，

所以在应用到香槟流的问题上时，我们假定气体在恒星形成时即迅速被完全电
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离，即l > 3/2。

Tsai和Shu等人 [33,61]研究了等温星云中的自相似球对称香槟流。他们略去了

中央天体的质量，假定气团初始的时候是静止的，各处均匀被新生的恒星加热

高温。在这样的理想条件下，他们获得了自相似膨胀解（LP类解）和激波，来描

述香槟流。因为自相似变换本身的局限性，初始密度分布只能是ρ ∝ r−2。Shu等

人 [33]为了研究更广泛的密度分布情况，进一步略去了气团的自引力，使用另一

种自相似变换（称为不变形式），获得了相应的解。他们的理论处理虽然可行，

但是过于理想化。首先，把产生香槟流的气团视为等温气体是个很强的假设；

对NGC 6334F的观测表明，由氢II区中央到边缘有很大的温度梯度；其次，我们

需要研究在不略去流体自引力的前提下，考虑更广泛的密度分布的方法；再次，

恒星风在星际介质的运动中起到很大的作用，应当将恒星分包含在理论模型中。

本文的理论模型可以解决上述困难。由于本文使用了广义多方状态方程，并在

传统多方的情况下获得了LP类解，所以本文可以描述更广泛的密度分布和温度

梯度。

我们认为，在光致电离和恒星风的共同作用下，氢II区中央会形成空洞。在

恒星形成的时候，假定半径r0 内的物质都落入了原恒星中，坍缩成为恒星的一

部分。在恒星点亮以后，气体温度大大升高，相应的Bondi-Parker半径大大减小，

即中央恒星引力的影响范围大大减小。所以对于在r0 以外的气体而言，可以略

去中央恒星引力的影响，而r0 之内就能被抽象称为空洞。随着演化的继续，恒星

风将继续推动空洞膨胀，使得香槟流变为一个膨胀的壳层结构。观测 [35,42]和数

值模拟 [96]都说明空洞在氢II区中央存在。Chevalier [78]在对行星状星云的研究中

提出的快风追上慢风形成接触间断面的概念，与这里的空洞边界的概念是类似

的。以下我们分别讨论不含空洞和包含空洞的两种的香槟流理论模型，再跟数

值模拟进行对比。在香槟流的研究过程中，一般不考虑磁场；在本章中如不特别

说明，都设h = 0；本章最后将简单讨论磁场的效应。

4.2 星云中多方香槟流模型

在这一节中，我们首先讨论不考虑中央空洞的香槟流。略去中央恒星的

引力，假定整个系统初始是静止的，系统的边界条件就是式(2-30)，所以我们
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用LP类解为下游，用有限速度解为上游，建立激波把两支解连接起来，以获得对

自相似香槟流的描述。LP类解中唯一的自由参数是α0，即中心处的质量密度。

由有限速度解(2-20)−(2-21)，密度的初始分布满足ρ ∝ rl = r−2/n。因为对传

统多方气体有n + γ = 2，参数n即与多方指数γ直接相关；而多方指数γ取决于流

体的能量交换过程。物理上要求γ ≥ 1,所以对传统多方，我们要求n ≤ 1；广义多

方情况则无此要求。从物理上，气团的初始质量分布被发生在t = 0之前的恒星

形成过程和其他能量交换过程影响。因为有l = −2/n,我们认为能量交换过程在

恒星点亮之后并未发生变化；这在物理上是恰当的，因为气体在恒星形成之初就

被完全电离了。参数n的取值范围为2/3 < n < 2,对应于密度分布指数1 < l < 3；

这覆盖了氢II区的整个密度分布范围 [97,98]。Franco等人 [41]指出密度分布指数满

足3/2 < l < 3 (即2/3 < n < 4/3)的气团有弱激波香槟流；l > 3导致强激波香槟

流。因为我们要求气团是“密度包围”的，应当设2/3 < n < 4/3。

当2/3 < n < 1 (即2 < l < 3)我们可以自由选择有限速度解(2-20)−(2-21)中

的速度参数B；而在等温或n > 1 的情况下必须将B 设为零。这使得多方气体

与等温气体有了本质的不同 [33,61]。射电观测 [85]表明超致密氢II区的密度分布满

足2 6 l 6 3；所以我们优先考虑2/3 < n < 1的情形。综上，满足3/2 < l < 3的气

体云有自相似的香槟流；满足l > 3的气体云有非自相似的香槟流。当n < 1,对于

一个确定的下游LP类解（选定α0），激波的位置（或速度）可以有不同的取值，对

应于不同的上游自相似解。我们下面用两种方式讨论。首先，确定α0,我们考察

激波位置与大x处自相似运动的关系。然后，确定激波位置，我们考察中央密度

与大x处自相似运动的关系。注意大x处的自相似运动也对应于初始条件。作为

例子，我们设n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0。我们也用类似的方法研究了n = 0.7

和n = 0.8的情形，发现结果是类似的。

4.2.1 固定α0 值

确定α0，LP类解可以通过标准的数值积分获得。LP类解会在某一xmax 遇

到临界线，xmax 取决于α0。我们可以把激波面位置设为xsd < xmax。以n = 0.9

和α0 = 1为例，我们获得了一系列的解，见图4.1和表4.1。xsd 是无量纲的激波

位置；由它可以定处在任意时刻的激波位置，或者激波面的膨胀速度。激波速度

是drs/dt = nk1/2
d xsdtn−1。当n < 1激波面是减速膨胀的；激波面的速度正比于xsd。
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表 4.1 全局香槟流解的相关数据。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0和α0 = 1。

A B xsd αsd vsd xsu αsu vsu

0.9902 −0.7699 2 0.8416 1.3019 2.0693 0.2005 -0.3012
1.3501 −0.2267 2.2 0.8172 1.4266 2.2446 0.2404 0.1004
1.5357 0 2.2869 0.8068 1.4805 2.3234 0.2586 0.2599
2.0109 0.4767 2.4732 0.7848 1.5956 2.4964 0.2993 0.5789
2.474 0.8577 2.6232 0.7678 1.688 2.6387 0.3336 0.8172
3.0224 1.2416 2.7731 0.7516 1.7803 2.7832 0.369 1.0425
3.6696 1.6323 2.9231 0.7363 1.8728 2.9292 0.4054 1.2568
4.0455 1.8367 3 0.729 1.9204 3.0047 0.4243 1.3629

由于要模拟外流，我们希望在激波上游获得正的速度。我们发现，下游激

波面位置xsd 有两个方面的最小值。首先，我们的大量数值计算表明，存在最小

值xmin1，对xsd < xmin1,根据激波连接条件计算处的相应的上游激波位置xsu 变成

了复数。为了得到实的xsu,激波面下游的物理量(xsd, αd, vd)应满足

(1 − γ)αγ−1
d + 2(nxsd − vd)2 > 0 . (4-1)

如果γ < 1 (非物理) 和γ = 1（等温）, 不等式(4-1) 是自然满足的; 如果γ > 1

或n < 1,这个条件并不总是满足的。在激波参照系中下游的马赫数Md为

M2
d =

(nxsd − vd)2

γα
γ−1
d

. (4-2)

不等式(4-1)可以用下游马赫数表示为1 >M2
d > (γ − 1)/(2γ)。下游马赫数和上游

马赫数满足关系 [70]

M2
d =

2 + (γ − 1)M2
u

2γM2
u − (γ − 1)

. (4-3)

自然地，上游马赫数的变化范围是1 < M2
u < +∞。根据上式，我们自然的就能

得到下游马赫数的范围，与前面的分析相符。因为我们的积分从x = 0开始，边

界条件是α = α0 和v = 0,所以下游的解在x充分小时并不满足不等式(4-1)。xmin1

是满足不等式(4-1)的最小x；该值由α0 唯一确定。所以，对于某一LP类解，可以

在xmin1 < xsd < xmax 内选定下游激波面位置,建立自相似激波通过奇异面，并与

不同的上游自相似解连接。
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图 4.1 全局香槟流解。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0和α0 = 1。虚线表示临界
线；下图中的点线表示v = 0。下游解是LP类解，通过激波与不同的上游解相连；连接用
细线表示。在每一分图中，上游解从上到下分别对应于xsd=3, 2.923, 2.773, 2.623, 2.473,
2.287, 2.2和2。特别的，xsd = 2.287对应的上游解是微风。相关参数见表4.1。

系统的数值实验表明，上游的流速随着激波位置变大单调上升。表4.1清楚

的显示了参数B的变化趋势。所以存在另一个最小的下游激波位置xmin2，使得对

于xsd > xmin2,上游解趋于B > 0的渐近解,即外流；反之如果xsd < xmin2,上游解

趋于B < 0的渐近解,即内流。因为B随xsd 是连续单调变化的,所以当xsd = xmin2

上游解趋于B = 0的渐近解,即“微风”1©或“收缩”2©。得到微风的条件是质量参

数满足

A < As ≡
[ n2

2γ(3n − 2)

]−1/n
. (4-4)

当A = As,我们将获得完全静止的上游解。

总之，在n < 1时,有三种可能性：第一, xmin1 > xmin2，则所有可能的激波连

1© 慢的外流：B = 0，且v > 0
2© 慢的内流：B = 0，且v < 0
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接都将对应于外流；第二，xmin1 < xmin2，则上游可能是外流、内流、微风或收缩；

第三，如果xmin1 或xmin2 中任意一个大于xmax,全局的香槟流解就不存在。在等温

的情形下n = 1,我们设B = 0,上游只可能是微风或收缩，而且激波位置是唯一确

定的，即xsd = xmin2，与Shu等人 [33]的分析相符。

传统意义上的香槟流要求整个流体都是外流的。数值模拟 [40]一般假设

在t = 0+ 时大质量恒星形成，流体处于静止状态。在t > 0+,流体被恒星发出的

紫外光子电离和加热，并开始膨胀。根据这个情景，我们要求整个上游都是外

流。但是，鉴于在数值实验中我们发现上游也可能出现内流或收缩的行为，我

们建议发生香槟流的氢II区的气团的外部也可能有向内的速度。事实上，在恒

星形成的时候，甚至恒星形成了一段时间以后，周围气体云可能继续朝中心塌

缩 [66]。恒星点亮以后，气团的内部可能很快被加热并开始膨胀，但是外部由

于惯性可能还在向里塌缩。下游是LP类解，上游趋于内流或收缩的解与这种

情景相符。我们把这类全局香槟流解称为“坍缩包层内的激波膨胀解”(Inner

Shock Expansions in a Collapsing Envelope: ISECE)。在图4.1 所示的情形，我们

得到xmin1 = 0.95, xmin2 = 2.287 以及xmax = 3。在范围2.287 < xsd < 3 内的激波

给出经典的香槟流；在范围0.95 < xsd < 2.287 给出ISECE解。对n = 0.9, 我们

有As = 2.042;当xsd = xmin2，数值计算得到A = 1.536 < As,所以上游解趋于微风，

是经典的香槟流。

事实上，我们可以进一步把ISECE解分成两类：（1）上游在靠近激波的地方

是外流，在远处渐近的变为内流，例如图4.1中满足xsd = 2.2的解; (2)整个上游

都是内流，例如图4.1中满足xsd = 2的解。对于类型（1）,存在一个静止点xstg，

在这一点径向速度为零。对于上述xsd = 2.2的解，xstg ∼ 3。根据自相似变换(2-6),

这个静止点rstg = k1/2tnxstg 以自相似的方式向外运动。如果激波较强，类型（1）

可能会出现，因为激波加速外部气体，使其由下落变成外流，并且使得静止点与

激波面以一样的自相似规律向外运动。如果激波较弱，无法改变外部气体的运

动方向，就会出现类型（2）。总之，我们建议ISECE解描述了一类氢II区的运动规

律 [66,99]。

由图4.1和表4.1, 当xsd 变大,激波面上游的物理量vsu 和αsu 也变大,质量参

数A和速度参数B也变大。在所有我们研究的数值例子中，这是一个普遍的现

象。反过来说，一旦选定了参数A和B，激波位置xsd 也就唯一确定了。这说明，
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表 4.2 全局香槟流解的相关数据。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0和xsd = 3。

α0 A B xsd αsd vsd xsu αsu vsu

0.00001 0.0002532 1.145 3 0.0001 2.3469 3.0609 0.000030184 1.5294
0.0001 0.001735 0.9499 3 0.0007 2.3152 3.064 0.0001993 1.3959
0.001 0.01243 0.7205 3 0.0049 2.2821 3.0693 0.001372 1.2353
0.01 0.0912 0.4713 3 0.0358 2.2449 3.0746 0.009752 1.0536
0.04 0.3045 0.3899 3 0.1154 2.2135 3.0715 0.03192 0.9641
0.5 2.4053 1.1453 3 0.6048 2.0444 3.0197 0.2556 1.1567
1 4.0455 1.8367 3 0.729 1.9204 3.0047 0.4244 1.3629
1.5 5.5009 2.406 3 0.7512 1.8166 3.008 0.5556 1.5059
2 6.9587 2.9308 3 0.7414 1.7274 3 0.6606 1.6083
2.5 8.5684 3.4633 3 0.7588 1.562 2.8444 0.7086 1.4913

激波的速度（或称强度）被初始条件（即A和B）唯一确定。初始外流速度大的系

统有更大的激波速度（或更强的激波）。

4.2.2 固定激波位置或速度

图4.2显示了固定激波位置或速度，用不同的LP类解获得的不同的全局香槟

流解。当α0 > 2/3, α随x减少；当α0 < 2/3, α随x增加。α0 越大，LP类解就越早

碰上临界线；所以α0 不能过大，否则在到达预设的激波位置之前下游解就碰上

临界线了。对于图4.2的情形，我们要求α0 < 2.5。

由图4.2和表4.2,当α0 变大,激波面上游的密度αsu 和上游趋于的质量参数A

都变大；但是激波面上游的速度vsu 和速度参数B先变小后变大。vsu 和B本身

是正相关的。在α0 = 0.04 时，vsu 和B 达到最小值。这里我们发现，选定激波

位置xsd,有可能使得上游只可能是外流。在等温气体的情况 [33]，如果α0 → 0+，

则A趋于零。在多方气体动力学过程中我们也得到相同的结论。

基于对等温气体α0 → 0+情况的数值研究，Shu等人 [33]认为对于小中央密度

的情形流体的自引力可以忽略，并由此发展出了所谓“不变形式”。如前所述，

不变形式的好处在于，它可以在等温条件下模拟初始密度指数l不为2的情况。我

们也对多方情形做了类似的不变形式变换（见本章最后一节），发现对所有的非

等温情况n , 1，密度指数l必须等于2/n才能使变换成为自相似的。这样一来，
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图 4.2 全局香槟流解。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0 和xsd = 3。上图中点线
是α = 0,将该图分成两部分;这两部分的纵坐标是不同的（上半部分是线性的，下半部
分是对数的）。下图中点线是临界线。下游的实线是LP类解，参数分别是α0=0.5, 1, 1.5, 2
和2.5 (对上图由下到上；对下图由上到下)。右边的实线是相应的上游的解(对上下两图
都由下到上)。下游的虚线也是LP类解，参数分别是α0 = 10−5, 10−4, 10−3,和10−2 (对上图
由下到上；对下图由上到下)。右边的虚线是相应的上游的解(对上图由下到上；对下图
由上到下)。上下两图中的粗线都代表满足α0 = 0.04的解；该解有最小的上游速度和最
小的B。相关参数见表4.2。
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不变形式得到的密度指数与本文的自相似变换得到的密度指数是一致的。这说

明，不变形式在非等温情况下并无特别的优点，而且还必须略去流体自引力，引

起不必要的假设。模拟初始密度指数不等于2的气团的目标在多方情形下是很容

易达到的，因为n在2/3 < n < 4/3中变化，可覆盖3/2 < l < 3。在应用我们的多

方自相似解时，不需要假设流体自引力可忽略，也就不需要假设流体中心处密度

很低，即α0 → 0+。所以，本文得到的自相似解有更广泛的应用范围。下面，我们

还将看到，α0 → 0+的情况可以更好的用空洞解来模拟，因为空洞解即忽略了中

央低密度部分气体的引力，又考虑了外层高密度气体的引力。

在等温情形 [33],上游是静止的香槟流解对应于最大的α0。在n = 0.9的多方

情形,我们也可以找到相应的极值。我们现在要求上游B = 0，这样对任一α0激波

位置xsd 都是唯一确定的。图4.3和表4.3示出这样的一族香槟流解。随着α0 的增

加,上游部分逐渐由微风变为静止，再变为收缩。如果按照经典香槟流的图景要

求向外的流速,则自然的要求α0 不能太大。这里我们找到的临界值为α0 = 3.13；

对该值，上游是静止的。该临界值取决于自相似参数n。对α0 > 3.13,上游是收缩，

或者ISECE解(见图4.3中虚线)。所以，Shu等人 [33]得到的解是在B = 0和n = 1时

得到的特殊情况，都是“微风”香槟流解。对于2/3 < n < 1或2 < l < 3,有更多可

能形式的香槟流。

上游完全静止的这一个特殊解的物理意义是清楚的。气体包层初始是出于

流体静平衡状态的。由光致电离导致的激波在静止的气体包层中向外传播。在

激波面内，气体被加热，熵大大增加。激波面外的气体未受扰动，所以保持静止。

这样的特殊解对每一组自相似参数只有一个。由表4.3我们看到当α0 增加, xmin2

减小。同时,数值模拟发现xmin1随α0增加而增加。所以，我们预期对足够大的α0,

xmin2会变得比xmin1小，这样ISECE解就不存在了。

4.3 包含空洞的香槟流

我们现在考虑包含空洞的多方自相似香槟流，即考虑流体自引力和热压

强，模拟一个包含中央空洞的有激波的氢II区。我们在空洞边界x∗ 开始积分，

把空洞解(2-58)−(2-59) 作为下游，通过激波连接到上游的有限速度解。空洞

解(2-58)−(2-59)与LP类解(2-18)−(2-19)有本质的不同；速度与x (或x − x∗)的正

58



第 4章 氢II区的香槟流

0 2 4 6 8 10
10

−2

10
−1

10
0

10
1

x

α

n=0.9

0 2 4 6 8 10

0

0.5

1

1.5

2

x

v

α
0
=5

α
0
=0.2209

α
0
=0.2209

α
0
=5

图 4.3 全局香槟流解。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0和B = 0（上游是微风或收
缩）。在上下两图中点线都是临界线。下游的LP类解分别满足α0 = 0.2209, 2/3, 1, 2, 3.13
和5 (对上图由下到上；对下图由上到下)。相关参数见表4.3。对满足α0 = 3.13的解,上游
是静止的。当α0 > 3.13,上游是收缩(虚线)；当α0 < 3.13,上游是微风(实线)。
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表 4.3 全局香槟流解的相关数据。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0和B = 0（上游
是微风或收缩）。

α0 A B xsd αsd vsd xsu αsu vsu

0.2209 0.7550 0 2.6250 0.3571 1.8473 2.6873 0.0990 0.5153
2/3 1.3240 0 2.3986 0.6667 1.5991 2.4419 0.2045 0.3407
1 1.5357 0 2.2869 0.8068 1.4805 2.3234 0.2586 0.2599
2 1.8643 0 2.0733 1.0783 1.2563 2.0996 0.3734 0.1069
3.13 2.0420 0 1.9264 1.2773 1.1036 1.9475 0.4643 0
5 2.1924 0 1.7706 1.5091 0.9429 1.7873 0.5746 −0.1163

表 4.4 含中央空洞的全局香槟流解的相关数据。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0
和x∗ = 1。

α∗ A B xsd αsd vsd xsu αsu vsu

10−4 0.000106 −0.3813 1.8 1.4734 × 10−4 1.3322 1.9058 2.7895 × 10−5 0.1058
10−4 0.000191 0 2.068 1.8377 × 10−4 1.5386 2.1442 4.2673 × 10−5 0.4893
10−4 0.0014 1.0833 3.088 0.000517 2.398 3.152 0.00015 1.501
10−4 0.0991 3.5315 5.701 0.0114 4.701 5.839 0.0032 3.669
5 2.2512 −1.0512 1.7 2.8906 1.0956 1.8424 0.4646 −1.2708
5 2.9388 0 1.818 2.4535 1.1047 1.8777 0.5978 −0.5632
5 5.2894 1.7273 2 1.8447 1.0816 2.0101 0.8364 0.2166

比系数不是2/3而与n相关。所有空洞解都会碰上临界线；α∗ 越小,空洞解碰上

临界线就越晚（或在更大的x）。

我们在参数n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0 和空洞边界x∗ = 1 分别给出

当α∗ = 5 (图4.4)和α∗ = 10−4 (图4.5)时的空洞解和相应的全局解。相应上游可能

是外流、内流、微风或收缩。相关参数见表4.4。

与不含空洞的情况类似，对大的α∗，α随x减小，所以空洞边界是一个局域

的密度极大值(见图4.4);但对小的α∗, α随x增大，所以激波面下游就是局域的密

度极大值；这类似于自相似膨胀的壳层结构(见图4.5)。

与用LP类解做下游的情况类似，这里的激波位置也存在一个极大值xmax

和两个极小值xmin1 和xmin2。对n = 0.7, n = 0.8 和n = 0.9 的系统数值实验表
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图 4.4 含中央空洞的全局香槟流解。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0和x∗ = 1, α∗ =

5。上下两图中虚线是临界线；下图中点线是v = 0。临界线左上方的实线是作为下游
的空洞解；临界线右下方的实线是上游解，在x 大时趋于有限速度解。激波位置分别

为xsd = 1.7 (内流), 1.818 (收缩)和2 (外流)。在这种情况，xmin2 ≈ 1.818以及xmin1 = 1.408。
相关参数见表4.4。

61



第 4章 氢II区的香槟流

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

10
−5

10
0

x

α

n=0.9, x*=1, α*=10−4

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
−2

0

2

4

6

8

x

v

x
sd

=1.8 x
sd

=2.068 x
sd

=3.088 x
sd

=5.071

x
sd

=1.8
x

sd
=2.068

x
sd

=3.088 x
sd

=5.071

图 4.5 含中央空洞的全局香槟流解。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0 和x∗ =

1, α∗ = 5。上下两图中虚线是临界线；下图中点线是v = 0。临界线左上方的实线是作为
下游的空洞解；临界线右下方的实线是上游解，在x大时趋于有限速度解。激波位置分

别为xsd = 1.8 (内流), 2.068 (微风), 3.088 (外流)和5.701 (外流)。在这种情况xmin2 ≈ 2.068
以及xmin1 = 1.261。相关参数见表4.4。
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明，xmin2 > xmin1。当xmin1 < xsd < xmin2,空洞解经过激波连接到趋于内流的上游

解，形成ISECE解；当xsd > xmin2,空洞解经过激波连接到趋于外流的上游解，形

成经典的香槟流解；当xsd = xmin2,相应的上游是微风或收缩B = 0。与无空洞的

情况不同的是，xmin1 和xmin2 在这里不仅与n和α∗ 有关,也跟空洞边界的位置x∗

有关。数值实验表明，对确定的n，当α∗ 增大，xmin1 增大而xmin2 减小。所以对

足够大的α∗,我们期待xmin2 < xmin1；这时ISECE解不存在。这与无空洞的情况一

致。

4.3.1 中心自由落体香槟流

至此我们已经用LP解和空洞解为下游建立了香槟流解；他们共同的特点

是趋于原点（或空洞边界）是速度趋于零，同时整个下游的速度均为正值。

在x → 0+ 的自由落体渐近解(2-28)−(2-29)描述了原恒星形成时气体向中心下落

的过程；气体的下落动量在恒星形成以后可能还能持续一段时间；而恒星热核反

应释放的能量可能阻止气体的下落。Cochran等人 [100]指出，在自由落体致密云中

诞生的大质量恒星，对外产生大的辐射压，使得下落气体形成一个包围着氢II区

的尘埃壳层。这里，我们将采用自由落体解为下游，通过激波建立全局解（见

图4.6和图4.7；他们的参数m(0)不同）；这种解描述了可能的新生氢II区的运动。

无量纲参数m(0) 代表了中央的质量点。根据自相似变换(2-6), M(0, t) ∝
t3n−2m(0); 所以m(0) 实际上是中央处的吸积率。当m(0) = 0.546 (图4.6), 自由落

体解在x = 0.3237 平滑的通过临界线, 同时也可以用激波与上游的有限速度

解相连。该解在xstg = 0.74速度为零。这个静止半径也是按自相似的规律向外

运动的；在这个半径内流体向内流动，在外流体向外流动。所以如果激波位

置xsd < xstg,整个流体将对应于内流(图4.6解4)。这样的解描述了原恒星形成时

的吸积激波。如果xsd > xstg,下游的外部是外流。这样的解反应了恒星的能量释

放使得气体运动的方向发生改变，并由此形成激波。与用LP类解做下游时的情

况类似，存在特定的xsd；用它做激波位置时，得到的上游解对应于微风B = 0

(图4.6解2，xsd = 1.7747))。所以，当xsd < 1.7747,上游在远处是内流(图4.6解3)；

当xsd > 1.7747,上游在远处是外流(图4.6解1)。

当m(0) = 4.638（图4.7），自由落体解不能平滑通过临界线，只能靠激波。同

样的，通过选不同的激波位置，我们可以在上游的远处得到外流(图4.7解1)、微
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图 4.6 中心附近为自由落体的全局香槟流解。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0
和m(0) = 0.546。上下两图中虚线是临界线；下图中点线是v = 0。临界线左上方的实线
是作为下游的自由落体解；临界线右下方的实线是上游解，在x大时趋于有限速度解。

下游的解是从临界线上的一点(x, α, v) = (0.3237, 5.0050, −0.8455)向x → 0+ 积分，得

到的自由落体解的参数是m(0) = 0.546,再向外积分至激波位置。静止点在xstg ∼ 0.74。相
关参数见表4.5。

风(图4.7解2)和内流(图4.7解3)。图4.6的解1、2和图4.7的解1在上游和下游的外

部都有向外的流速。他们的运动状态在除了靠近中心的区域之外，与用LP解或

空洞解做下游的情形是非常类似的。用自由落体解做下游，我们无需向前面一

样略去中央天体的引力影响，而是考虑到，虽然外部形成了外流，但受引力影响

中央部分的气体可能还在继续往里吸积。所以我们建议，这类型的解适用于描

述香槟流的早期运动。总体而言，考虑中心处的自由落体运动，我们还是可以通

过自相似激波，在外部实现不同的运动状态，包括外流、内流、微风和收缩。
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图 4.7 中心附近为自由落体的全局香槟流解。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0
和m(0) = 0.546。上下两图中虚线是临界线；下图中点线是v = 0。临界线左上方的实线
是作为下游的自由落体解；临界线右下方的实线是上游解，在x大时趋于有限速度解。

下游的解是从临界线上的一点(x, α, v) = (1.7727, 1.0050, 0.5463)积分，得到的自由落
体解的参数是m(0) = 4.638。相关参数见表4.5。

表 4.5 中心附近为自由落体的全局香槟流解的相关数据。参数为n = 0.9, γ = 1.1, q =

0, h = 0。

m(0) A B xsd αsd vsd xsu αsu vsu

0.546 4.368 1.76 2.5 0.8036 1.3249 2.5003 0.6453 1.0981
0.546 1.8635 0 1.7747 1.0715 0.8470 1.7796 0.5575 0.1558
0.546 0.6930 -1.6963 1 1.7883 0.2668 1.0118 0.6348 -0.8942
0.546 0.4899 -2.1564 0.7 2.4355 -0.0567 0.7054 0.9837 -1.0785
4.638 2.8032 0.6058 1.6 1.2326 0.5110 1.6002 0.9575 0.2443
4.638 2.115 0 1.4269 1.5391 0.4705 1.4290 0.9057 -0.0988
4.638 1.0063 -1.6727 1 2.9346 0.3423 1.0271 0.7726 -1.2514
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Wang和Lou [75]研究了一类中心附近为自由落体、外部包层为内流或外流的

解（见文[75]图2）。连接内部解和外部解的激波一般的被认为是吸积激波；这在

恒星形成的过程中具典型意义。这里我们特别强调，这样的激波也可能由中央天

体的能量释放引起，例如紫外光子电离。在某些条件下，例如光子流强不足时，

这一恒星反馈可以不能阻止靠近恒星的气体在引力的作用下继续吸积。与此同

时，辐射前沿向外运动，加热外部气体，促使外部气体外流并形成激波。总之，

由于初始气体分布状态，恒星活动状态等物理条件的不同，氢II区可能发生经典

的香槟流，也可能有更为丰富运动形式，如ISECE解，或者中心自由落体解。以

上我们对各种可能的运动形式进行了理论分析。

4.4 与数值模拟结果的比较

为了应用得到的自相似解，首先需要估计声参数k的值。对于同一个自相似

解，选择不同的k，得到的有量纲的物理量是不同的；总计而言，选不同的k，可

以使同一个自相似解描述不同尺度的系统。k可以由相关的热力学参数定出来，

包括压强p,密度ρ和温度T。在传统多方条件下，由自相似变换(2-6)我们可以导

出联系这些量的一个有用的关系为

k =
p

ργ(4πG)γ−1 =
kBT

µργ−1(4πG)γ−1 , (4-5)

其中µ 气体的平均分子质量。参考典型值 [89], 超致密氢II区的电子数密度

为ne > 3000 cm−3 (对完全电离的氢气体，质量密度为ρ > 5 × 10−21 g cm−3),致密

氢II区的电子数密度为1000 < ne < 3000 cm−3 (对完全电离的氢气体，质量密度

为1.7 × 10−21 < ρ < 5 × 10−21 g cm−3)。氢II区的典型温度为∼ 104 K。对完全电离

的氢气体，平均分子质量为质子质量的一半µ = mp/2。多方指数γ对声参数k的

影响很大，所以对每个模型应该分别计算参数k。对等温情况γ = 1，由关系(4-5),

我们估计超致密和致密氢II区的声参数为k ∼ 1011 ∼ 1012 cgs unit。虽然随着气体

温度和密度的变化，κ和k在流体各处有不同的值，但是作为合理的近似我们只

考虑经过激波面的声参数k的变化。

我们首先把LP类解作下游得到的香槟流解与经典的香槟流数值模拟结果做

比较 [40]。在Tenorio-Tagle等人 [40]的数值模拟里，周围气体初始是流体静平衡状

态的，各处温度相同。球状星团中央的恒星电离并加热周围气体，形成香槟流。
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图 4.8 不同时刻的激波位置。星形点是数值模拟 [40]的结果；实线是自相似模型的拟合

结果。数值模拟的相关参数为中心密度ρ0 = 2× 10−21 g cm−3,温度T0 = 3000 K,和紫外光
子流强F = 2 × 1051 photons s−1。最优拟合参数为n = 1.0583 and log(k1/2xs) = 6.0356 cgs
unit。

辐射制冷被假定为不重要。所以这个数值模拟描述的物理图景与本文的香槟流

模型是一致的。Franco等人 [41]给出了等温的经典香槟流的解析分析，并与数值

模拟进行了比较；本文得到的多方香槟流解与数值模拟也是相符的 1©。

对数值模拟设定的参数为初始时刻的中心密度、温度和恒星的紫外光流强。

为了做比较，我们要把这些参数转化为本文中提到的自相似参数。我们首先考

察激波的演化规律。在我们的自相似模型中，激波的半径满足rs = k1/2xstn。我们

用数值模拟（文[40]中的case F）得到的不同时刻的激波位置来拟合这一关系，从

而可以确定n和k1/2xs。拟合结果非常好（见图4.8），说明香槟流的激波确实是按

照自相似的规律演化的。拟合的最优值为n = 1.0583 2© 及log(k1/2xs) = 6.0356 cgs

unit。n的拟合值十分接近等温情形n = 1,与数值模拟相符。

我们现在可以得出全局香槟流解，并与文[40]中的图2相比。首先可以设中

心处的无量纲密度为α0 ∼ 1 × 10−5；这样给出与数值模拟相同的中心处密度。为

了获得气体的初始密度分布l = −2/n = −2.22，设n = 0.9 (则γ = 2 − n = 1.1)。我

们注意到这里选的n值与前面拟合得到的值稍有不同。根据数值模拟的ρ0 和T0，

1© 更严格的说，完全电离的数值解才与本文的解相符。

2© 这里我们需要广义多方解，因为物理上要求γ > 1。
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我们计算出kd = 3.6 × 1015 cgs unit。数值模拟指出激波在t = 1.3 × 105 yr时半径

为rs = 2.51 × 1019 cm,由此得xsd = 1.86。上述参数确定下来以后，我们得到全局

的自相似解，并把积分延伸至半径为1021 cm (∼ 300 pc)。图4.9画出在t = 1.3×105

yr时（氢II区形成阶段）和在5.1 × 106 yr（香槟流时标）时的解。

首先，各物理量均符合氢II区的典型值；例如，流速是几十km s−1 而温度大

约是∼ 104 K。在r = 1021 cm (∼ 300 pc)处的包含质量是850M�,与数值模拟给出

的包含质量∼ 800M�和氢II区的典型值相符。这一值是不随时间变化的；这证实

了把r = 1021 cm设为外边界是合理的。随着时间的推移，中心处的粒子数密度

由10−0.5减小至10−3.5 cm−3；中心处压强由10−12减小至10−15 dyne cm−2。

比较图4.9和文[40]中的图2，速度随半径的变化规律是类似的。随着时间的

推移，激波变得更弱了。我们的结果和数值模拟的结果都表明，密度在激波下沿

达到最大值。在上游有很大的温度梯度，可见等温是过强的假设。上游的密度和

压强随半径的变化规律也是类似的；但是下游的密度、压强和温度有一些不同。

在数值模拟中，下游的密度、压强和温度在初始时刻基本不随半径变化，但在演

化的末尾，会形成很大的向内梯度。我们的解也在初始时刻给出了均匀的随半

径分布，但是没有得到大的向内梯度。我们认为，这个区别主要是由于在数值模

拟和我们的分析中采用了不同的物理假设。文[40]主要处理在球状星团中的气体

问题；因为气体质量只占系统质量的0.1%，所以气体的自引力被忽略了。而在我

们的解中，我们忽略了中央恒星的质量，但是考虑了气体的自引力。另一个重要

的区别是数值模拟考虑了向外的香槟流激波和向内的反向激波；而我们只考虑

了向外激波。

定义Etotal为考虑的有限空间内的流体总能量；该值可以写成

Etotal = EK + EG + EI

=
∫ rout

rin

(
1
2ρu2 − GMρ

r + i
2 p

)
4πr2dr

= k5/2t5n−4

2G

∫ xout

xin

[
αv2x2 − 2

(3n−2)α
2x3(nx − v) + iαγx2

]
dx , (4-6)

其中EK , EG 和EI 分别是动能、引力能和内能；rin, rout, xin, xout 分别是系统的

内、外边界；而i 是气体分子的自由度，设为3。在不同时刻对同一rout，xout

有不同的值。对于图4.9 所示的解，当t = 1.3 × 105 yr，Etotal = 5.5 × 1048 erg，

当t = 5.1 × 106 yr，Etotal = 8.1 × 1048 erg；所以有净的能量流入。特别是，我们看
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图 4.9 自相似香槟流解给出的至1021 cm (∼ 300 pc) 的流体各处的物理量。实线
是在t = 1.3 × 105 yr 时的情况，虚线是在t = 5.1 × 106 yr 时的情况。自相似解的
参数为n = 0.9, γ = 1.1, q = 0, h = 0, α0 = 1 × 10−5 和xsd = 1.86。下游的声参数
为kd = 3.6 × 1015 cgs unit, 而上游的上参数为ku = 3.38 × 1015 cgs unit。激波下沿的
自相似物理量为(xsd, αsd, vsd) = (1.86, 2.80 × 10−5, 1.37), 而激波上沿的自相似物
理量为(xsu, αsu, vsu) = (1.92, 6.88 × 10−6, 0.46)；在远处趋于速度和质量参数分别
为A = 31.942和B = 1.006的有限速度解。
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到动能在t = 1.3 × 105 yr时为EK = 6.4 × 1047 erg，只占总能量的一小部分；但

在t = 5.1 × 106 yr时为EK = 3.9 × 1048 erg，占总能量的大部分。这说明，随着演

化的进行，能量朝着动能的方向转变；说明我们的解确实表达了香槟流的发展。

引力能是1044 erg,比动能小很多；这说明气体是不被引力束缚的。由关系(2-15)，

我们可以定性的分析气体的能量交换。由图4.9, ∂p/∂r在下游为正，在上游为负；

且当γ = 1.1,下游流体损失能量，上游流体获得能量。总结起来，通过自相似方

法获得的解在数量级、物理量随半径变化、时间演化等方面的性质与数值模拟

得到的经典香槟流是一致的；自相似解可以作为经典香槟流运动的可靠描述。

接着，我们把空洞解作下游得到的香槟流解与考虑恒星风的香槟流数值模

拟相比较。文[96]指出，在中心附近有恒星风的氢II区的运动状态与没有星风

的很不一样；例如，有星风的氢II区的尺度要更大，外流速度也更快。Arthur等

人 [44]考虑中央恒星的强星风，给出了彗星状氢II区的二维柱坐标下的辐射流体

数值模拟。在该数值模拟中，流体力学和辐射过程是用细致的能量方程来耦合

的，相关物理量包括光致电离能量和辐射冷却率。我们的多方方程是对能量方程

的简化处理。该数值模拟研究了半径为0.13 pc的致密氢II区的运动；在光致电离

和星风开始后∼ 200年中央处形成一半径为0.03 pc的“星风泡”。星风泡在两个

意义上与我们的空洞是一致的。第一，星风泡内由快的星风组成，密度比外部慢

的星际介质的密度低三个数量级，包含质量十分小。第二，泡的表面是快风和慢

风的接触间断面，也就是满足nx − v = 0的面。基于上述两点，在略去中央恒星

的引力影响后（其Bondi-Parker半径仅∼ 102 AU），星风泡可以被很好的抽象为本

文所研究的空洞。我们可以用空洞解建立香槟流演化模拟与该数值模拟相比。

数值模拟[44]的相关参数为中央恒星的有效温度Teff = 3 × 104 K, 恒星质

量流失率Ṁ = 10−6 M� yr−1 和截止风速Vw = 2000 km s−1；初始星际介质数密

度为n0 = 6000 cm−3，温度为T0 = 300 K。自相似模型给出的空洞边界的演化

规律为r∗ = k1/2x∗tn；设n = 0.8, 根据数值模拟给出的星风泡边界的位置，我们

有k1/2x∗ = 1.34 × 109 cgs unit。参数n的值取决于能量过程，例如等离子体冷却

机制、辐射加热等等。我们进一步用式(4-5) 估计下游声参数为kd = 2.5 × 1017

cgs unit,进而得到自相似空洞边界在x∗ = 2.68。我们还需要确定在空洞边界附近

的气体密度，即α∗。数值模拟给出当t = 200 yrs边界处的电子数密度为n∗e = 104

cm−3。由自相似变换ρ∗ = α∗/(4πGt2),我们有α∗ = 5.5 × 10−7。我们强调指出这里
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氢II区的空间和时间尺度与前一个模型都大为不同。这事实上是自相似解的一个

优势，即同一个自相似解可以描述不同尺度的系统的共同的物理本质。

因为这里有n < 1，我们自由的选定激波的位置；在实际中，激波位置由初

始质量参数A 和速度参数B 确定。根据条件(4-1) 我们发现激波位置的最小值

为xsd = 8.8；所以当t = 200 yrs时激波所在的最小半径为∼ 3.04 × 1017 cm (约0.1

pc)。作为例子我们不妨假定xsd = 9，并把解示于图4.10。该解清楚的表明，随着

时间演化，空洞向外膨胀，同时空洞边界附近的气体密度和压强下降了几个数量

级。这与数值模拟给出的结果是相符的。同时，我们看到在激波下沿的密度是最

大的；随着时间演化，下游的密度随半径的变化越来越小。在我们的空洞解中，

外流速度可以达到几百km s−1，显著的快于没有空洞的情形。由图4.10,流体各处

的温度差别很大，在激波下沿达到最大值。当t = 800 yrs,激波在半径∼ 0.3 pc处，

已经超出了超致密或致密氢II区的尺度。所以，快的激波在短短∼ 800年内就可

能冲出氢II区进入周围的星际介质中。

以上通过与数值模拟的比较，我们验证了这里得到的自相似适用与各种香

槟流的情形。同时，自相似解的优点也是很明显的，只需调整一些参数，即可描

写各种类型，各种尺度的香槟流。自相似解在今后的研究中应当作为实验解，来

检验复杂数值模拟的正确性。

4.5 小结

在本章中我们讨论了用自相似解描述星际介质中氢II区香槟流的方法。根

据本章的分析，我们可以分别用LP类解、空洞解和自由落体解作为下游，来

讨论不同情形下的香槟流。虽然有些类似的地方，但本章得到的解是对等温

情况 [33,61]的本质推广。我们的多方模型允许选择更大范围的初始密度分布，

即1 < l < 3，因为自相似参数的取值范围是2/3 < n < 2，其又与密度分布指数

有关系l = 2/n = 2/(2 − γ)。对于满足1 < γ < 4/3的传统多方情形(即2/3 < n < 1

和2 < l < 3),激波位置可以自由选择。所以，我们的激波解不仅与中心（或空洞

边界）处的流体性质有关，还跟初始时刻的表面密度和速度有关（即质量参数A

和速度参数B）。当初始密度分布满足1 < l < 3时，自相似解能够对氢II区在完全

电离之后的香槟流给出满意的描述。我们特别研究了中央有空洞的香槟流解。
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图 4.10 初始空洞半径为1017 cm的自相似香槟流解。实线为t = 200 yr，虚线为t = 500
yr，点线为t = 800 yr。自相似空洞边界在x∗ = 2.68, 对应不同时刻的半径为r∗ =

0.03, 0.06, 0.09 pc。自相似参数为n = 0.8, γ = 1.2, q = 0, h = 0, α∗ = 5.5×10−7和xsd = 9。
下游声参数为kd = 2.5 × 1017 cgs unit,相应的上游声参数为ku = 4.9 × 1016 cgs unit。在激
波下沿的自相似物理量为(xsd, αsd, vsd) = (9, 1.07, 6.86),相应的激波上沿的自相似物理
量为(xsu, αsu, vsu) = (20.4, 0.111, 8.88)。在远处自相似解趋于参数为A = 135和B = 22
的有限速度解。在半径1018 cm内的包含质量随时间演化分别为1.38× 106, 1.23× 106 and
1.06 × 106 M�。流体总能量分别为5.86 × 1053, 5.94 × 1053 和5.98 × 1053 erg。

我们发现，中央空洞的演化对整个流体的运动有很大的影响，一般不可忽略。我

们认为，包含空洞的香槟解更全面的考虑了恒星风的影响，所以与物理事实更为

接近。

在经典香槟流模型的基础之上，我们进一步提出了几类氢II区的运动模式。

在远离中心处，流体可能还在继续下落，有向内流的速度。另外，我们还用自由

落体解讨论了外部外流发生时，中心附近继续向内吸积的可能性。总而言之，通

过变化激波的位置，我们可以把内部的LP类解、空洞解和自由落体解连接到不

同的上游解，并趋于不同的渐近行为，包括外流、内流、微风和收缩；从而可以

描述不同类型的氢II区在恒星形成之后的运动。而且，我们看到虽然采用了自相

似解，流体的演化还是清晰的决定与初始条件和边界条件。

本章中我们只讨论了球对称的香槟流。事实上，因为密度分布的不均匀性，

观测到很多非对称的香槟流。一种研究非对称香槟流的方法是假定为轴对称系
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统，研究在一个“喷流角”内的香槟流。另一种方法是局域的来看，在大密度梯

度的地方，本章中建立的香槟流模型可能是很好的近似。

虽然本文的理论框架是磁流体的，但在本章讨论氢II区的具体问题时，并未

考虑磁场对运动的影响。理论、观测和数值模拟均表明，磁场会影响分子云中的

恒星形成率和分子云的大尺度运动。事实上，磁场在恒星形成的某些阶段是不

可或缺的。所以，包含大质量恒星的氢II区应当由磁化的恒星风和磁流体激波。

因为有磁流体激波和相对论性电子，与大质量恒星成协的氢II区就可能产生同步

辐射。所以，对银河系的偏振射电源考察其余大质量恒星的成协性可以研究星

际介质的磁化情况。磁流体情况下的自相似香槟流解可以类似的得到；尤其是

应用本文第二章给出的磁流体空洞解，可以很好的描述磁化氢II区的运动情况，

此处不再赘述。我们前面已经发现，有磁场的空洞边界的性质是与无磁场时的

性质显著的不同的；这表明，磁场确实对氢II区的运动有显著影响。

4.6 不变形式的解

在本章的末尾，我们给出多方条件下的不变形式，并说明，该变换只在等温

情况下有独特优势。

自相似变量仍然是x = r/(k1/2tn)，约化速度也是v = u/(k1/2tn−1)。但是物质密

度写成

ρ(r, t) =
D
rl R(x) , (4-7)

其中R(x) 是新的约化密度，是x 的函数；l 和D 是常数。应用传统多方状态方

程p = κργ，气体压强可以写成

p(r, t) = κ
Dγ

rγl Rγ . (4-8)

我们可以定出k和κ的关系。略去自引力，动量方程为

∂u
∂t

+ u
∂u
∂r

= −1
ρ

∂p
∂r

. (4-9)

方程(4-9)的左边与声参数k 有关，而右边与熵参数κ 有关。将变换(4-7)和(4-8)
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代入方程(4-9)得

∂u
∂t

+ u
∂u
∂r

= k1/2tn−2[(n − 1)v + (v − nx)v′] , (4-10)

− 1
ρ

∂p
∂r

= −κDγ−1γ
(
k−1/2t−n)(γ−1)l+1x−(γ−1)l

×
(
− l

x
Rγ−1 + R′Rγ−2

)
, (4-11)

其中上标‘′’表示对x的一阶导数。为了消去时间t，我们就要求

−n[(γ − 1)l + 1] = n − 2 . (4-12)

再有n + γ = 2，我们就能在n , 1时得出l = 2/n。注意到，当n = 1（等温）,对l就

没有限制了。所以在非等温的多方情形，不变形式描述的初始质量密度分布也

不是自由的，也与本文采用的自相似变换一样，被参数n或多方指数γ限制。这

里D标定了密度，而κ标定了压强；这两个参数都能被物理的定下来。通过量纲

分析我们可以选声参数为

κ = k1/nDn−1 . (4-13)

最后我们得到的非线性常微分方程组为

[
(nx − v)2 − γx2−lRγ−1]R′

=
Rv
x

[(l − 2)(v − nx) + (n − 1)x] − γlx1−lRγ , (4-14)

[
(nx − v)2 − γx2−lRγ−1]v′

= 2γx1−lRγ−1(v − x) + (n − 1)v(nx − v) . (4-15)

当n , 1 and l = 2/n,方程组(4-14)−(4-15)描写了非等温的传统多方自相似流体。

当n = 1 和l = 2, 这两个方程回到文[33]给出的等温情况下的方程。对于n = 1

和l , 2的情况，因为用文[33]给出的方程。非等温情况与等温情况不同的是，使

用了不变形式以后，得到的两个方程还是相互耦合的。

下面给出相应的渐近解。当γ , 1，对x → +∞, 边界条件为v → 0, R → 1。
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大x处的渐近解为

v = Hx1−1/n +
2γ
n

x1−2/n + · · · ,

R = 1 + 3H
(1
n
− 1

)
x−1/n + · · · , x→ +∞ , (4-16)

其中H 是使保证包含质量为正的任意常数。上式中已经应用了条件l = 2/n。上

式与文[33]在等温情况下得到的渐近解不同，因为在非等温情况微分方程组有

不同的首项。上述v表达式的第二项在等温情况下回到文[33]的方程(34)。渐近

解(4-16) 与有限速度解(2-20) 和(2-21) 有类似的形式；参数H 可与参数B类比；

但是参数A已经包含进参数D的选取上了。类似的，我们在n > 1时要求H = 0。

这个渐近解对应于流体的初始情况，密度分布为r−l；这个结果与本文自相似变

换得到的结果是一致的。

当x→ 0+,渐近解为

v ∼ 2x/3 , R ∼ Ixl , as x→ 0+ , (4-17)

其中I > 0是使保证包含质量为正的任意常数。与等温情况不同，这个中心处的

渐近解的v与参数l无关。这与本文的LP类解的行为是类似的。但是R表达式与

等温情况是类似的。参数I 正比于中心的密度α0。
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第 5章 超新星爆发与磁星形成

上述几章中获得的自相似解可以用来描述各种尺度的天体物理系统。本章

应用空洞解和准静态解来研究超新星爆发当中激波从恒星中冲出和致密天体的

形成过程。为了应用自相似解，首先需要对不同系统估计声参数k。由自相似变

换(2-7)，

k1−3q/2 =
p

(4πG)γ−1Gq(3n − 2)qργMq

=
kBT

µ(4πG)γ−1Gq(3n − 2)qργ−1Mq , (5-1)

其中kB 是玻尔兹曼常数，µ是平均分子（原子）质量。注意到上式中的第二个等

式只对理想气体成立。气体的熵正比于pρ−γ；所以要求激波下游的熵大于激波上

游的熵，就在q < 2/3时要求kd > ku。事实上，由式(5-1)估计k还是不容易的，主

要因为包含质量在不同半径有不同的值。数值计算表明，如果q不太大，可以直

接在计算k是设q = 0，得到简化的关系 [49]为

k =
p

ργ(4πG)γ−1 =
kBT

µργ−1(4πG)γ−1 . (5-2)

上式是与γ相关的。在大质量恒星氢燃烧的后期，中央密度为ρc ∼ 108 g cm−3，温

度为Tc ∼ 109 K。我们估计k ∼ 1016 − 1017 cgs unit，具体值取决与γ。对于银河系

的星际介质，密度和温度分别为 [19] ρISM ∼ 10−20 − 10−26 g cm−3和TISM ∼ 10 − 106

K，相应的k ∼ 109 − 1024 cgs unit，具体值取决于γ。

我们用的自相似参数为(n, γ, q, h)。这些参数的物理意义是清楚的。参

数(n, γ, q)与能量过程相关，他们满足关系γ = 2− n + (3n− 2)q/2。当q = 0，我们

回到传统多方的情况，有关系n + γ = 2。多方指数γ是对复杂能量交换过程的一

个近似 [101]。举例来说，在把自相似解应用于恒星系统时，因为能量交换很充分，

所以多方指数应该是接近于1的；在把解应用于稀薄的星系介质时，多方指数应

该是接近于气体的比热容比cp/cv。同一个x在不同时间对应的r 满足关系∼ tn。

当n > 1，r膨胀得越来越快，意味着连续不断的能量注入。n的另外一个角色是

它影响了流体的初始密度分布，即ρ ∝ x−2/n。
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5.1 空洞解的应用

在这一节，我们将空洞解用来描述中心塌缩型超新星爆发。首先，我们对中

心塌缩型超新星的爆发机制做一个回顾。现在，主流接受的机制是中微子相关

的延迟爆机制。文[102]给出了这一机制的系统回顾。中心塌缩和最初的反弹激

波产生了很高的中微子流强。在中心塌缩的几百毫秒内，因为恒星中央区域的

高温高密环境，中微子被完全束缚于流体中，并把携带的能量和向外的动量传递

给周围物质，重新产生延迟的反弹激波，并最终推动整个恒心的爆炸。Janka等

人 [47,48] 得出了II型超新星的这一机制的数值模拟。近年来，对这一重要机制的

研究取得了重要进展。更为细致的数值模拟，包括了恒星内部的对流、扩散等，

都证实这一机制的有效性 [103–106]。在Janka等人 [47,48]的数值模拟中，前身星的质

量为∼ 8 − 15M�，中微子向周围物质传递能量的过程发生在中心塌缩的∼ 0.5内；

在这之后，因为周围气体开始膨胀，密度下降，很快对中微子变得透明了。这就

是说，中微子很快就与重子物质脱耦，并从恒星中逃离。对SN 1987A的中微子观

测证明了这一点。在中微子逃离之后，恒星中央就留下了一个空洞，在空洞的中

央是新生的中子星或黑洞；当然也可能在空洞中央什么都没有。

我们下面说明，不论中央趋于留下了那种类型的天体，其引力都不足以影响

超新星的爆发。这里，定义Bondi-Parker半径rBP为

rBP =
GM∗
2a2 , (5-3)

其中，M∗ 是中央天体的质量，a是周围流体的声速。在半径大于rBP 的地方，中

央天体的质量可以被忽略。我们下面的模型表明，在中心塌缩∼ 1 s之后，恒星内

部的温度为∼ 108 K (见图5.2)，对应的声速为a2 ∼ 1017 cm2 s−2。当M∗ ∼ M� 时，

其Bondi-Parker半径为∼ 108 cm，基本与空洞边界相同。所以在初始时刻，中央天

体的引力是刚好可以忽略的。由自相似变换(2-7)，Bondi-Parker半径与1/a2 ∝ ρ/p

成正比，所以随时间演化的规律是t2−2n；而空洞边界随时间演化的规律是tn。因

为尺标参数n的取值满足n > 2/3，所以，Bondi-Parker半径膨胀的速度远慢于空

洞边界的膨胀速度。故在整个演化过程中，中央恒星引力的影响只能越来越小，

是可以忽略的。所以，我们可以用本章中的空洞解来研究中微子留下的恒星中

央的空洞，考察其对恒星包层爆发的影响。

与上一章中对香槟流的应用一样，我们首先说明超新星激波的演化规律
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图 5.1 超新星激波位置随时间的变化。实线是参数为n = 1.57, k = 4 × 1016 cgs unit
和xs = 7.36的自相似解给出的激波位置。星型点是一维数值模拟 [48]的结果。该数值模

拟假定恒星质量为15 M�，铁核质量为1.31 M�,和初始中微子流强为2.225×1052 erg s−1。

是符合自相似模型的。根据自相似变换，激波半径随时间变化的规律为，rs =

k1/2xstn。我们把数值模拟（文[48]中的case O3c）得到的结果用这一关系去拟合，

得到的结果示于图5.1。我们这里设下游的声参数为kd = 4 × 1016 cgs unit。我们看

到，数值模拟得到的激波确实按照n = 1.57的自相似规律演化的。事实上，得到

如图5.1这么好的拟合结果在一定程度上是出乎意料的。因为，在数值模拟 [48]中，

考虑了复杂的能量交换过程，在统计平衡中包括了中微子、自由种子、α-粒子和

重元素原子的影响。在我们的模型中，复杂的能量交换过程被近似的处理成多方

状态方程，并参数化为多方指数γ和q。所以，当条件不同时，比如不同的初始中

微子流强，我们应当得到不同的拟合尺标参数n值。这里的拟合结果表明，用多

方近似代替复杂的能量方程是合理的，同时超新星激波以自相似的方式演化。

数值模拟 [48]持续到中心塌缩以后∼ 1 s。数值模拟表明，在这期间中微子传

递了足够的动量和动能给恒星包层，形成激波；超新星在激波冲出恒星表面时
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爆发。在1 s之后的动力学演化，包括激波在恒星包层内的传播，能够被自相似

模型来描写。在中微子脱耦了以后，不再有能量的注入；整体系统开始以辐射

的方式损失能量。因为能量交换过程发生了变化，所以我们不应再设尺标参数

为n = 1.57。我们用在1 s时数值模拟 [48]得到的结果作为自相似演化的初始条件，

并设n = 0.8, γ = 1.2, q = 0, h = 0（无磁场传统多方），得到了自相似解来描写超

新星激波的演化，示于图5.2。这种空洞解是Type-N型的。对这个解我们设在1 s

时中央空洞的半径是∼ 1000 km，得到的自相似空洞边界在x∗ = 0.5。根据数值模

拟[48]的例子O3c，超新星激波在1 s时的半径是∼ 1.3 × 109 cm，相应的自相似激

波位置是xsd = 6.5。我们注意到，这种参数时不能设空洞边界处的密度α∗ 为零，

所以我们应当适当的选择α∗，使得在t = 1 s时的空洞边界处的密度与case O3c给

出的密度一致。

图5.2所示的解很好的描述了正在爆发的大质量恒星。在恒星半径1012 cm

处的包含质量为∼ 25M�，与O型星和B型星的典型质量相符。包含质量主要跟

空洞边界处的密度α∗ 相关。通过调整α∗，我们可以模拟不同质量的恒星的自相

似爆发。图5.2表明恒星物质的外流速度为∼ 109 cm s−1，是II型超新星速度的典

型值。温度从空洞边界起逐渐升高，在激波下沿达到最大值，在激波上游随半

径逐渐降低；解中温度达到108 K，与II型超新星速度的典型值相符。进一步的，

我们可以计算整个系统的动能、引力能、内能（假定自由度为3）和总能量。在1

s时，总能量为Etotal = 6.54 × 1050 erg，其中动能为Ek = 1.63 × 1051 erg，引力能

为Eg = −1.10 × 1051 erg，内能为Ei = 1.21 × 1050 erg。可见，与流体整体的径向运

动相关的动能是能量的主要部分；说明星体确实是正在爆炸的。在1 s时，动能

还没有被耗散成为内能。流体的总能量与数值模拟 [48]得到的值9.5 × 1050 erg是

相符的；这说明流体的能量来源与1 s之前的中微子能量传递过程。进一步的计

算表明，能量基本不随时间变化，验证了我们关于流体应该是接近绝热的假设。

总结起来，自相似解很好的描述了正在爆发的大质量恒星，因为它给出了正确的

质量、速度、温度和总能量。特别要说明的是，我们可以调整参数，使得自相似

解描述不同质量、不同中微子加热情况的超新星爆发。

上述自相似解有两个直接的应用。第一，我们可以估计自相似激波从恒星

包层里冲出的时间。假定恒星表明在∼ 1012 cm，由关系rshock ∝ tn，我们可以估计

出在中心塌缩∼ 4 × 103 s后激波从恒星表面冲出来。在那之后，我们就可以从观
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图 5.2 用自相似空洞解描述的超新星爆发。图中示出各物理量在t = 1 s 时随半径变
化的关系。自相似参数为n = 0.8, γ = 1.2, q = 0, h = 0, k = 4 × 1016 cgs unit,空洞边界
在x∗ = 0.5,空洞边界处的密度为α∗ = 0.001和激波位置为xsd = 6.5。在本图所示时刻，空
洞边界在108 cm；激波在1.3 × 109 cm。
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测上看到超新星了。随着技术的发展，天文学家在越来越多的看到极早期的超

新星爆发。事实上，看到的激波冲出恒星光球层的现象常常是伴随着长伽玛射

线暴 [107]。

第二，在超新星爆发较长时间以后，这里的空洞将变得很大，以至于形成了

银河系中普遍观测到的泡。年龄为∼ 1.5 Myr的典型的超新星遗迹的半径为∼ 50

pc [19]。我们假设超新星遗迹就是图5.2所示的解经过充分长的时间以后形成的。

由自相似演化，在∼ 1.5 Myr后，空洞的半径为3 pc，比观测值小一个数量级。虽

然这里我们的考虑是极度简化的，但得到的结果差得并不十分远。导致这样的

差别可能有以下几个原因。首先，在星系介质中k的值要显著的大于恒星内，所

以我们不再能把k值设为全局常数。其次，超新星遗迹的典型半径不仅包括了空

洞，还包括了由被推开的物质组成的壳层。因为星系介质的压强是十分小，这一

壳层可能是非常宽的。

5.2 超新星的极早期X射线辐射

由图5.2，超新星爆发时激波下游的温度从∼ 108 K降至∼ 107 K左右。这样

温度对应的辐射是X射线。根据我们的自相似动力学模型，加上合理的辐射过

程，我们可以计算出超新星的极早期的X射线辐射随着时间的变化。反过来，也

可以通过对超新星的极早期X射线辐射的观测，推测其前身星的性质。本章将用

自相似解计算得到的X射线光变曲线与SN 2008D的X射线观测 [108,109]相比较。

5.2.1 背景介绍

SN 2008D 是 迄 今 为 止 观 测 得 最 好 的Ibc型 超 新 星。 SWIFT卫 星

于2008年1月9日观测到X射线爆发；后续观测表明，该X射线爆发是一个半

径为1011 cm 的沃尔夫-拉叶（Wolf-Rayet:WR）星的超新星爆发 [108]。各向同

性X射线能量是2 × 1046 erg,而且并未观测到定向爆发的证据。该X射线爆发的光

变特点为，在∼ 63 s内升至最大流强，然后是e-folding为∼ 129 s的指数衰减。对

超新星的光学和紫外的观测表明，超新星爆发的总能量是2 ∼ 4 × 1051 erg,而抛

射物质的质量为3 ∼ 5 M�。
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图 5.3 SN 2008D 的前身星的动力学模型（左）和X射线光变曲线（右）。左边的图示
出t = 1 s时的各物理量随半径的变化。其中，空洞边界在108 cm，恒星表面在∼ 1011 cm，
多方指数为γ = 1.2。右图中的空线为根据左图的解计算出的X射线的光变曲线；黑点
是SWIFT卫星上的X射线望远镜观测到的X射线流强 [108]。X射线的流强都对峰值流强做
了归一化。光变曲线的时间定义为从X射线望远镜开始观测的时间，即tobs。在本模型

中，中心塌缩发生在开始观测的∼ 552 s之前。在计算X射线流强时，我们设辐射层的厚
度为9× 109 cm。理论模型得到的光变曲线的上升时间为62 s，并按指数为−4.3的指数形
式衰减。其等效的e-folding是128 s。

该X射线爆发的机制被认为是与超新星激波冲出恒星表面有关 [110,111]。但

是，把X射线爆发同超新星激波联系起来还需要仔细的研究。例如，我们希望知

道，为什么X射线有这样的光变曲线，上升和下降的时间取决于什么参数。X射

线在达到最大流强之后的指数衰减是对观测事实的基本描述，但是更过的物理

信息可能从这里面得出。另外，在X射线爆的过程中，光谱由硬变软；这还缺乏

可靠的解释。这里我们用自相似空洞解获得观测到的X射线的光变曲线，还可以

研究上述问题。

5.2.2 磁流体模型和X射线光变曲线

正在爆发的WR星的自相似动力学模型和相应的X射线光变曲线示于图5.3。

由于观测 [108]给出超新星前身星的半径为rout = 1011 cm，我们也把自相似解

在该半径处截断。该阶段即成为自相似解应用的外边界rout。这样的截断是对恒
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星表面的一个初步的近似，因为恒星表面处的密度突然下降的很快。在rout 之外

的流体发出的X射线我们忽略不计。图5.3所示的动力学模型给出在1011 cm处的

包含质量为3.8 M�,与观测给出的超新星抛出物质的量(3 ∼ 5 M�)相符。流体的

动能是∼ 3 × 1051 erg,也与观测给出的超新星爆发能量相符。我们注意到，流体

的引力能是负∼ 1050 erg,比动能小很多；所以恒星确实是在爆炸的。

由图5.3我们清楚地看到激波性质，即从上游到下游密度、压强和温度都突

然增加。径向速度也是增加的，但是在激波参照系当中我们验证速度由上游到

下游是减小的。激波下游的温度为108 K,并在我们关心的演化过程中下降至107

K。该温度的等离子主要通过韧致辐射（自由-自由跃迁）发出X射线。由图可见，

在激波下沿及其附近，密度和温度都最大，故韧致辐射主要是由该区域发出的。

X射线流强的计算中我们采用的经典的等离子体冷却函数 [112]。该冷却函

数包含了自由-自由跃迁和自由-束缚跃迁的贡献。为了考虑整个流体最终发出

的X射线辐射，我们需要知道流体的光深。为了使问题变得简单，我们假设所有

观测到的X射线都来自于恒星表面的一层。在该层以内的流体发出的光子会被

吸收而不可见；在该层内的流体发出的光子我们假定完全不被吸收，都能观测

到。该可见的辐射流体层简称为“辐射层”。我们把辐射层的厚度作为一个自由

参数，去拟合观测到的光变曲线。这里我们可以定义辐射层的内边界为rin,辐射

层的厚度记为s。

X射线流强上升和下降的原因是: 从中心塌缩开始，超新星激波以自相似形

式（对时间成指数关系）向外膨胀；激波的强度变弱。在激波面到达rin 之前，辐

射层内的密度和温度都很低，不能产生可见的X射线辐射。一旦激波面到达了rin

并且进一步在辐射层中运动，越来越多的激波下游区域进入辐射层中，而又因

为激波下游是高温高密的，所以辐射层产生的X射线辐射开始很快的增加。X射

线流强在激波到达外边界rout 时达到最大；即激波冲出恒星表面时，X射线流强

有最大值。在这之后，辐射层中的密度和温度以自相似的方式衰减，导致X射线

流强也是指数形式衰减。根据上述过程，辐射层厚度s和激波的速度决定了X射

线辐射的上升时间和下降的时间指数。我们注意到，辐射层内的温度（平均意义

上）是随着时间不断下降的，相应的出射光谱也就随时间变软。
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5.2.3 进一步的讨论

根据自相似动力学模型和对辐射转移过程的简化处理，我们得出了SN

2008D的极早期X射线的光变曲线。重要的是，我们的结果在动力学性质和X射

线光变两个方面都和观测符合的较好。我们的理论分析证实了该X射线爆确实是

由超新星激波冲出恒星表面产生。我们的理论分析表明，超新星的中心塌缩是

发生在开始观测的552 s之前。我们指出，X射线光变达到的最大值之后的衰减

是按照指数方式进行的。光谱软化问题得到了自然的解决。

观测指出，X射线光谱是不能够被简单的黑体辐射所拟合的，并建议用指数

形式来拟合 [108]。根据上述机制，X射线辐射实际上是辐射层中不同位置发出的

光子的叠加。图5.3指出辐射层中的不同位置的温度是不同的，所以最后观测到

的光谱是不同温度的黑体谱的叠加。与黑洞吸积盘的模型类比可以知道，这样

的多黑体叠加谱可以显示出类似指数的形式。我们认为这可以解释观测到的X射

线光谱的问题。

本文的理论模型本身并不处理辐射的问题，在动量方程中也未考虑辐射压

的贡献。在大质量恒星的结构模型中，辐射压可能是一个重要的因素。自洽的处

理含辐射和激波的磁流体问题是并不容易的。在我们理论框架下，如果假定流

体达到局部热平衡，则辐射压正比于T 4；为使整个问题还能够进行自相似变换，

需要系统参数满足n = 2/3, γ = 4/3。然而，这样参数系统需要新的自相似变换来

处理；或者我们必须考虑非局部热平衡的可能性。总之，建立一个包含辐射压的

磁流体自相似模型可以是进一步研究的方向；由此我们可以对激波冲出恒星包

层产生的X射线辐射作出更自洽的描述。

5.3 磁星的形成

超新星爆发会可能留下致密天体中子星。利用本文的自相似磁流体模型，可

以研究超新星前身星、自相似激波和形成的中子星之间的关联。因为本文考虑

了磁场的影响，所以我们预期本文的模型也可以研究恒星磁场和中子星表面磁

场的关联。特别地，近年来观测到的表面有超强磁场的中子星――磁星，给理论

工作带来新的挑战。这一节里我们用磁流体自相似的理论模型解释磁星的形成

机制。
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5.3.1 背景介绍

磁星是表面磁场强度大于临界量子磁场强度BQED = 4.4 × 1013 G的中子星。

磁星的表现形式有两种：软伽玛射线复发源（Soft Gamma-ray Repeater：SGR）

和不规则X射线脉冲星（Anomalous X-ray Pulsar：AXP）。最早，磁星模型是

用来解释SGR的观测现象，因为只有很高的磁场才能提供足够的使星体转

动减速的力矩，和足够的发出X射线的能量 [113,114]。后来，强磁场模型也用

来解释AXP，因为它与SGR在爆发时的现象是类似的。迄今为止，观测发现

了6个SGR和10个AXP [115]。最近，一个新的河内磁星候选者因为快速的光学耀

变而被发现 [116–118]，说明从普通的暗弱中子星到磁星存在连续的变化。

磁星表面的超强磁场在自然界中是独一无二的。这一性质使得磁场成为研

究者关注的对象。超强磁场可以为各种高能现象提供能量，例如SGR 1806-20发

生的伽玛射线大爆发 [119,120]。最近，位于超新星遗迹Kes75中央的转动供能脉冲

星PSR J1846-0258也观测到了类似磁星的X射线发射，其磁场估计为∼ 4.9 × 1013

G [121,122]。近来的观测还为大质量恒星作为磁星的前身星提供了证据，例如

在SGR 1900+14观测到的红外椭圆形包层 [123]。但是，从理论上，磁星超强磁场

的来源还没有得到很好的解决。现在对此问题主要有两类解释：一为中子星发

电机模型；二为化石磁场模型。

在前身星恒心内部的对流层经过磁流体发电机过程可以产生磁

场。Duncan和Thompson的理论 [124,125] 指出，类似的过程可以在转动中子星内

发生，并且原理上可以将磁场增强至∼ 3 × 1017 G。这一机制要求中子星转动得

非常快，其周期应在在毫秒量级。但是，迄今所有观测到的磁星都是慢转动的，

其周期在∼ 2 − 12 s范围内 [115]。所以，中子星发电机模型受到了来自观测事实的

严峻挑战。

化石磁场模型最早是用来解释强磁场白矮星的 [50,126–128]。把白矮星表面的

磁场与他们的主序前身星的磁场联系起来是很自然的。通过塞曼效应的观测表

明，Ap和Bp星一般都量级在∼ 100 G的磁场 [129]。所以Ap和Bp星也就成为了强磁

场白矮星最可能的前身星。一般地，磁场强度在范围∼ 3 × 102 − 3 × 104 G内 [126]。

强磁场白矮星可以通过反弹激波形成 [50]，可能导致星振的新的模式 [130]。通过假

定磁通量的守恒，Ferrario等人 [128]说明磁场强度为∼ 100 G的中等质量主序星最

终可以形成磁场强度为∼ 106 − 109 G的白矮星。该化石磁场模型为关于白矮星
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的质量和磁场强度的统计研究所支持。

类似的，化石磁场模型被用来说明磁星磁场的来源问题 [131]。磁星的前身星

被认为是表面磁场在∼ 1000 G的O型星和早B型星。统计研究也表明，磁星来源

于质量为20M� ≤M ≤ 45M� 的前身星 [132]。迄今为止，有两个O型星的磁场被观

测到，它们是θ1Ori C（∼ 1 kG [133]）和HD 191612 (∼ 1.5 kG [134])。用新技术获得

的照片清楚地显示，θ1Ori C事实上由两颗年轻并且大质量的恒星组成。结合先

前的观测数据，可计算出该双星系统距地球1350光年，轨道周期为11年，其两颗

恒星的质量分别为38个和9个太阳质量 [135]。有一些B型星的磁场被观测到，例

如B0.5V星HD 37061 (∼ 650 G [134])。对猎户座大星云里的所有OB星的系统性偏

振观测表明，在8个样本中有3个表面磁场在kG量级 [136,137]。考虑到实际发现的

磁星是如此之少，该观测给出的强磁场大质量恒星似乎又太多了。假定中子星

是由主序质量为8 ≤ M/M� ≤ 45的大质量星塌缩形成，并且8%的大质量星的表

面磁场超过∼ 1000 G，这些银河系内的大质量星将能够形成24个磁星，应当构成

观测到的磁星的主要部分 [131]。虽然化石磁场模拟是自然的，而且在统计上也获

得了成功，但是还需要有更为直接的磁流体模型，来描述由前身星磁场到磁星磁

场的变化过程，来检验是否能够产生磁星所需的磁场强度。

这里我们特别强调前身星本身的磁场可能是由与恒星对流和较差自转相关

的发电机机制产生的 [80,138]，也可能是从恒星形成的分子云中得来的“化石磁

场”。本节所要指出的是，发电机机制在新生的中子星中可能是不重要的。

5.3.2 模型分析

首先我们设模型的半径范围为ri < r < ro,其中ri = 106 cm因为中央的致密

天体是中子星或黑洞，而ro = 1012 cm即大质量恒星的典型主序半径 [139,140]。大

质量恒星在脱离主序之后爆发之前，可能经历了非常强烈的质量流失过程。在

中心塌缩之前，恒星有可能失去了整个氢包层而变成半径为∼ 1011 cm 、质量

为∼ 4 − 8M�的WR星 [108,109]。我们可以研究让磁星形成的前身星的条件。

在一开始，我们的模型应当大致上反映了大质量恒星在中心塌缩之前的最

后的状态。虽然我们的模型的起始时间是在中心塌缩之时，但是反弹激波需要

一定的时间才能传出来影响到恒星表面的状态。恒星表面的密度、温度和磁场

强度可以直接由观测得出。根据这些量，可以估计出参数h的值；它决定了解

86



第 5章 超新星爆发与磁星形成

最终是趋于准静态解还是强磁场解。在前面我们已经讨论了估计k 的方法，见

式(5-1)。对于典型的ρ ∼ 10−5 g cm−3 和T ∼ 105 − 106 K，以及γ = 1.3和n = 0.7,

我们估计k ∼ 1016 − 1017 cgs unit。

当t → 0+ 和/或r → ∞ (即大的x), 磁流体自相似解趋于有限速度解如

式(2-42)。对于这类解，物质密度为

ρ =
Ak1/n

4πG
r−2/n , (5-4)

与时间t无关。由式(5-4),我们可以估计由恒星表面的质量质量参数A的值。该类

解的速度为

u = Bk1/(2n)r1−1/n , (5-5)

也与时间t无关。恒星表面的径向速度与恒星的质量流失率（或吸积率）的关系

为

Ṁ = −4πr2ρu . (5-6)

由式(5-5)和(5-6),我们可以从恒星的质量流失率估计速度参数B > 0。根据观测,

河内OB星的质量流失率为∼ 10−5 − 10−7 M� yr−1 [141]。WR星的质量流失率要比

大质量恒星在主序时的质量流失率大些，范围是∼ 10−4 − 10−6 M� yr−1 [142]。最

近，Puls等人 [143]给出了大质量恒星质量流失过程的总结回顾。

总之,根据恒星表明的密度、温度、磁场和质量流失率，我们可以估计有限速

度解(2-42)中的全部参数；进而可以由外向内积分方程(2-11-2-12)，获得星体内

部的物理量随半径变化的关系。我们还有选择激波位置的自由度。在物理上，激

波的性质取决于爆发的能量、气体的状态方程等。这里我们简单的把激波位置

作为自由的参数；通过调整该参数，我们可以获得不同的在小x处的准静态解。

当t → ∞和/或r → 0+ (即小的x), 最后的演化将趋于准静态解 [50]或强磁场

解 [74]。我们希望，在足够长时间演化以后，即t → ∞,在ri 之内的包含质量趋于

一个常数，对应于一个密度在原子核量级的致密天体。对准静态解，包含质量为

M =
nk1/nA0

(3n − 2)G
r3−2/n , (5-7)

与时间t无关。这与形成中央致密天体的图景是一致的 [49]。同时，对于强磁场解，

中央质量会一直随时间变化，所以对应于在中子星附近有连续不断的吸积或外
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流。因为准静态解要求h < hc,这里有一个有趣的现象。为了实现磁星的强磁场，

我们需要整个系统有一定程度的磁化；但是，前身星的磁场又不能太强，才能保

证最后形成稳定的中子星。实际上，对于大质量的恒星，我们发现条件h < hc 是

很容易满足的。

我们定义外边界初始质量（前身星质量）为Mo,ini和内边界最终质量（中子

星质量）为Mi,ult
[50]。这两个质量的比为1/ fM ≡ Mo,ini/Mi,ult = λ∗(ro/ri)

(3−2/n)，

其中λ∗ ≡ (A/A0)λ−2/n。我们再定义外边界初始磁场（前身星表面磁场）和

内边界最终磁场（中子星磁场）的比为1/ fB ≡< B2
o,ini >

1/2 / < B2
i,ult >

1/2=

λ∗(ro/ri)
(1−2/n)。实际上，λ∗对这两个比例的影响是很小的，主要影响的与半径相

关的因子r(1−2/n)。当n→ 2/3，即多方指数γ趋于4/3,这一因子为r−2。当ro = 1012

cm以及ri = 106 cm,磁场强度能被加强至多∼ 1012 倍。所以，对于磁星，其表面

磁场要求为< B2
i,ult >

1/2∼ 1015G,其前身星表面的磁场要求为∼ 103G。该量级的

磁场对于OB星是不难获得的。

我们发现 fB 与 fM 是成正比的,也就是，fB/ fM = (ro/ri)
2。我们可以获得一个

有用的关系

< B2
i,ult >

1/2=< B2
o,ini >

1/2
Mi,ult
Mo,ini

(
ro
ri

)2 . (5-8)

因为中子星的最大质量为Tolman-Oppenheimer-Volkoff (TOV；∼ 3 − 3.2 M�) 质

量 [144]，所以根据上述关系，磁星的磁场也有最大值为

< B2
i,ult >

1/2 < < B2
o,ini >

1/2 MTOV

Mo,ini
(
ro
ri

)2 . (5-9)

关系(5-8)表明，磁星表面的磁场与前身星表面的磁场和磁星的质量成正比，与

前身星的质量成反比。我们把关系(5-8)称为磁星的B-M关系。

5.3.3 数值计算

我们定义，应用本文描述的数值方法的起始时间是激波传播到内边界ri 的

时间, 即t1 = [ri/(k1/2xs)]1/n [75]。这里我们简单的假定，在中心塌缩的t1 时间之

后，还在恒星内部的反弹激波就形成了自相似的演化规律。典型而言，这个自

相似演化的形成过程需要几百毫秒的时间。反弹激波在恒星内部向外传播，并

在∼ 104 − 106 s之后由恒星表面冲出 [34,74,145]。我们设t2为激波冲出表面，或到达
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图 5.4 密度、流速、包含质量和横向磁场在不同时刻随半径变化的关系。对于所有分

图，虚点线、实线、虚线和点线分别代表了在t1, tm1, t2,和t = ∞的情况。为了清楚的说
明，密度、流速和包含质量的曲线被乘以了示于图中的相应系数。

半径ro 的时间。为了使得过程更为清楚，我们还将计算出在中间时刻tm1 = 1各

物理量的演化情况，以及在t = ∞的系统的最后情况（见图5.4）。

作为一个例子, 我们选取n = 0.673, q = 0, γ = 1.327；这对应了一个传

统多方的情形。根据上一节的分析，参数n (> 2/3) 较小的解给出更大的Mi,ult
和< B2

i,ult >
1/2。实际上，这里的参数选取是基于大量的数值实验的。根据大

质量恒星的观测典型值，我们设恒星表面密度为2.5 × 10−5 g cm−3, 表面温度

为3 × 104 K,质量流失率为10−6 M� yr−1,和磁场强度为103 G。基于上述值，我们

计算出k1 = 1.55 × 1016 cgs unit, A = 8.4378, B = 1.27 × 10−7 和h = 1.52 × 10−4。

这样的参数h保证了系统最终将演化成为准静态解，在中心处形成一个具有稳

定质量的致密天体。我们看到，实际上参数h一般是非常小的；不等式h < hc 是

很容易满足的。我们再进一步的假定，激波在t = 1 s时的半径为r = 109 cm。这

些参数确定了一个全局的包含激波的自相似解；其在时刻t1 = 3.49 × 10−5 s, tm1,

t2 = 2.87 × 104 s和t = ∞的各物理量示于图5.4。

前身星的初始质量为5.59 M�,与超新星抛出物质的观测是相符的 [108]。在t1
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时(虚点线), 反弹激波还没有出现。在前中子星表面的径向速度是向内的；这

与在反弹激波之前的中心塌缩过程是一致的。同时，前身星的外部还在向外流

动，对应于恒星风。这种中心塌缩外部外流的自相似激波流动过程是通过准静

态解获得的，同时，它也是包层膨胀中心塌缩解（Envelope Expansion with Core

Collapse: EECC）的另一种形式 [57]。在tm1 时(实线),反弹激波出现，并在恒星包

层内向外传播。图5.4 清楚的显示了密度、速度、压强和磁场强度等物理量在

激波面的不连续性。激波按照自相似的规律来运动；在n < 1 时，激波的速度

随时间减小 [34]。激波下沿的流速是正（向外）的；而激波上沿的流速是负（向

内）的。激波下游的包含质量越往中心就越小；而激波上游的包含质量基本

不变。由上游到下游经过激波面，密度和磁场强度都增大了6.98倍。可以导出,

< B2
t >

1/2
1 / < B2

t >
1/2
2 = ρ1/ρ2 = 2/[(γ + 1)M2

1] + (γ − 1)/(γ + 1)其中M1 是下游在

激波参照系中的马赫数。经过激波的最大放大倍数为(γ + 1)/(γ − 1) = 7.12（本

例中设多方指数为γ = 1.327）。

反弹激波在t2 ∼ 3 × 104 s时从恒星表面冲出。由图5.4我们看到在前身星原

来所在空间内的流速变得很小；而整个解开始趋于准静态解。最终，整个系统的

流速趋于零，任何半径处的包含质量不再随时间变化。在该磁流体演化的初始和

最终状态，密度和磁场强度随半径都是按指数规律变化的，与上一章的分析是相

符的。最终，在半径ri 之内，包含质量为2.15 M�；相应的平均密度为1.02 × 1015

g cm−3，与中子星的密度相符。平均表面磁场强度为< B2
i,ult >

1/2∼ 4.70 × 1014 G,

所以该中子星应该被认为是磁星。根据关系(5-9),这种前身星能够获得的最大中

子星的磁场强度为< B2
i,ult >

1/2< 5.72 × 1014 G。

中子星表面能够获得的磁场强度与其前身星的表面磁场成正比。但是，磁场

增强因子 fB =< B2
i,ult >

1/2 / < B2
o,ini >

1/2 和质量比 fM = Mi,ult/Mo,ini 是与整个

解的自相似参数，尤其是与参数n, q和激波的性质有关。因为系统的初始密度分

布为r−2/n,指数n应当被设为接近于极限值2/3，从而保证足够的前身星质量。在

图5.5中,我们对于不同的参数q画出这两个比例与激波在1秒时位置的关系。这

些曲线说明，具有中等速度（强度）的激波对应着最小的磁场增强因子。我们注

意到，磁场增强因子任何情况下不会大于1012；该值就是假设磁通量在超新星爆

发过程中完全守恒所能得到的值。对于更大的q,磁场增强因子和质量比都变小。

在广义多方条件下的准静态解的定性行为与本节的描述是一致的。
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图 5.5 在不同的参数q 下磁场增强因子 fB =< B2
i,ult >1/2 / < B2

o,ini >1/2 和质量

比 fM = Mi,ult/Mo,ini 随磁流体激波半径的变化关系。固定参数为n = 0.673, γ = 1.327,
前身星表面密度2.5×10−5 g cm−3,前身星表面温度3×104 K,前身星表面磁场强度2×103

G,和前身星质量流失率10−6 M� yr−1。对于这些值，我们有 fM = fB × 10−12，所以磁场

增强因子和质量比的曲线是重合的。从上到下分别是在参数为q = −0.5, q = −0.4, q =

−0.3, q = −0.2, q = −0.1, q = 0, q = 0.1, q = 0.2, q = 0.3 q = 0.4, q = 0.5时的曲线。
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根据我们的自相似磁流体激波解，如果大质量恒星的磁场强度有一个连续

的分布，最终形成的中子星表面的磁场也是连续分布的；即存在一个由暗弱的

孤立中子星到磁星的表面磁场的连续变化。决定中子星表面磁场的关键参数是

前身星表面磁场强度，自相似参数n和q,以及反弹激波的性质。我们的研究也解

决了文[137]提出的难题。也就是,有着较强磁场的大质量恒星是可能，但不一定

形成磁星的。最终的磁场增强因子还和很多其他参数有关；该值还很容易的比

最大可能值小一个数量级（见图5.5）。这说明，形成磁星的条件是十分严格的；

这解释了为什么我们看到这么少的磁星。另外一个主要的对磁星磁场强度的限

制来自于对磁星质量的限制，即TOV质量。如果磁场增强因子太大，导致质量比

太大，使得中子星质量大于TOV质量，则中子星会进一步塌缩成为黑洞。有趣的

是，这样形成黑洞可能在塌缩之后短暂的时期内有很大的磁场，从而可以导致强

的相对论性喷流，和长伽马射线暴。

5.3.4 进一步的讨论

在上述讨论中，我们用半解析的自相似磁流体解来研究大质量恒星演

化末期的中心塌缩、恒星的超新星爆发和中心致密天体的形成过程。作为对

文[49,50]的模型在磁流体情形下的拓展，我们的模型可以研究磁场在这一过程

中的作用和磁中子星的形成过程。在写下最初的磁流体方程是，我们就设磁冻

结条件是成立的。在这一条件下，我们发现，形成的中子星表面的磁场可以是它

的前身星表面磁场的∼ 1011 − 1012 倍。所以，如果前身星是一个磁化的大质量恒

星，表面磁场达到∼ 103 G,它就有可能通过超新星爆发在遗迹中央形成磁星。这

里，我们建议，磁星主要是通过强磁化的大质量恒星的超新星爆发产生的。这样

的看法得到了观测统计的支持 [131]。在超新星前身星内部的核上的磁通量是通过

恒星主序时的发电机机制，或者通过对形成恒星的分子云的磁场的继承来形成

的。该磁通量在中心塌缩和超新星爆发过程中，由于磁通量的守恒，会被“压”

进新生的中子星中。如果磁星的前身星有比较大的表面磁场，超新星爆发之后

在中子星内部发生发电机机制就不需要了。

如果大质量恒星的表面磁场更大，达到∼ 3 × 104 G或者更多,形成的磁中子

星表面的磁场就会更强，达到∼ 1015 − 3 × 1016 G或者更强。这么强的磁场会导

致一系列的活动；例如磁重连可以将磁场能剧烈的释放出来 [146]。如果我们把磁
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星（或射电脉冲星）的磁层结构约等于无力平衡的状态，即磁力线和电力线相互

平行的状态，磁层里的磁场能就会比该状态下的磁力势场的能量高。磁重连会

打破这样的无力平衡状态，使得磁场能释放出来。在太阳和恒星物理的范畴，这

一过程对应于恒星的耀斑或日冕物质抛射。在中子星的情形，这样强的能量释

放可以点燃所谓的“磁火球”，从而导致短伽玛射线爆。文[119]观测到的大耀斑

和SGR J1550-5418和SGR 1627-41最近的爆发都可能是由于这一原因。在通过爆

发释放了一定磁场能之后，中子星表面可能还有数量级为∼ 1014 − 1015 G的表面

磁场，即形成AXP或者SGR。下一章我们将专门讨论地球磁层中的磁重连的观

测。

磁星内部的强磁场还可能通过其他活动表现出来。磁洛仑兹力可能在不同

层次上把中子星撕裂。考虑到磁星的自旋，破碎的磁星壳层会导致多样的活动

行为。例如，壳层的不同部分可能在赤道附近堆积起来，形成磁道附近的隆起，

并且产生不规则的星振行为。磁星内部的磁场也可能通过表面壳层的缝隙进入

磁星的磁层中。如果壳层被洛仑兹力破坏，磁力线在磁星表面的节点因为磁星

物质的对流或者磁星本身的较差自转而运动。磁力线节点的运动会使得磁层的

结构发生发生气特的变化，形成“耀斑”或“冕物质抛射”等现象。

对于在超新星遗迹Kes75中的旋转脉冲星PSR J1846-0258发现的类似于磁星

的X射线发射 [121,122]，我们的模型认为该星是来源于一个一定磁化但未达到磁星

量级的大质量恒星的塌缩。这类的磁星类型的活动主要是跟强的磁层活动相关

的。现在的观测表明不必要认为磁星是从快速旋转的射电脉冲星中演化而来的。

在我们对大质量恒星混乱磁场做的绕线球理解中，磁场的大尺度平均被认

为是主要有横向分量和少量的径向分量。根据准球对称的近似，小尺度低强度

的扰动、振荡或起伏会出现并且随着大尺度的磁流体演化而演化。在中心塌缩

和超新星激波冲出恒星包层的过程中，具有原子核密度的中子星在前身星的中

心形成，而前身星的主要部分，连同所带着的磁场，被抛入了星际介质中。我们

的半解析模型描述了磁化大质量恒星末期的大尺度自相似的磁流体演化。在此

之后，中央的磁星和周围的抛出物质分别根据自身的条件沿着不同的路径重组

演化下去 [147]。例如，磁场将会以杂乱无章的形式演化出较大的径向成分。事实

上，如上一段所说，磁星被认为拥有复杂磁层结构 [146]。对“化石磁场”的数值模

拟表明 [126],恒星磁场的重组会在几个Alfvén时标内完成。对于磁Ap星，重组完
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成以后的外部磁场结构就是通常认为的偶极结构，同时在内部还有混乱的磁场。

由此类比，我们可以认为这样的磁场重组过程会发生在磁中子星上，并且由于对

磁星，Alfvén时标仅∼ 0.1 s，该过程是非常快的。磁星最后会形成多种多样的磁

场结构 [146]。

迄今为止观测确证的磁星都转得较慢,但是大质量恒星一般都转得比较快，

其赤道处线速度可达∼ 200 km s−1 [148]。所以，显著的角动量转移过程在磁化大

质量恒星演化过程中应当发生了。Spruit [138,149] 指出，磁场能在较差自转的分层

恒星中产生。进一步的，Heger等人 [80]给出了质量在∼ 12 − 35 M�范围内的旋转

恒星内的发电机磁场的演化规律。一般地说，研究发现磁刹车机制会大大减小

最后恒星铁核的自转速度。该速度可比无磁场的情形小∼ 30 − 50倍。“化石”磁

场也会在大质量恒星内部的角动量重分布上有相同的动力学作用。特别地，如

果形成的是磁星，其前身星内部的强磁场会导致强的核-包层耦合，使得塌缩的

铁核和最后形成的中子星都转得较慢。这是我们的模型得出的自然结果，与观

测事实是吻合的。

在本模型中，为了使问题得到简化，恒星的自转没有被考虑进来。概念上

说，是可能设计一个轴对称的磁流体力学问题，来研究恒星的较差自转，从而从

数量上定出在恒星的中心塌缩、反弹激波甚至喷流等过程中的角动量重分布的

情况。虽然总的磁场的构型可能主要是绕向的，但是如果想要磁刹车机制发生，

一个相对弱的径向磁场也是需要的。由于有磁刹车的作用，在中央快速塌缩的

时候，角动量向外传播至恒星包层。沿着转动轴，定向的外流或喷流可能冲破恒

星表面从而带走一定的角动量。对于一个半解析的自相似模型，我们可以设计

新的自相似变换，联系时间t和空间坐标r和θ。根据类比，我们认为在低转速的

极限下二维自相似系统是可以导出相应的渐进解的。在二维情形，系统中也会

自然的出现奇异面。物理上，这样的二维模型可以应用于更为广泛的转动的天

体系统，例如磁星、脉冲星、磁白矮星、原恒星、行星等等。

本节我们使用准静态解研究了磁星的形成问题。如果前身星的磁场极强，它

有可能最终演化至由强磁场解描述的行为，导致在超新星爆发之后还有持续的

回落过程。在这种情况，中子星的质量就会不断增加，直至超过TOV极限。这样

的回落过程为恒星质量黑洞的形成提供了一种新的机制。值得强调的是，这样

的回落过程要求在前身星内部有极强的磁场，而在回落时磁流体系统是由磁场
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力主导的。用强磁场解或者相对论热气体的特殊解来探讨超新星回落和恒星质

量黑洞的形成可以作为今后进一步研究的课题。
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第 6章 地球磁层重联现象的卫星观测

本章将介绍利用Cluster多卫星设备对地球磁尖区进行的一次长达100分钟的

观测。在该观测中，我们得到在行星际磁场由指向南变成指向北之后，磁尖区的

位置和大小的变化。基于对磁尖区内的等离子体性质的分析，我们得出，地球磁

场和行星际磁场的双重联在该例中发生了。进一步的，我们还将讨论双重联发

生的频率和重联点位置的变化。

6.1 背景介绍

磁尖区是在南极和北极之上地球磁场的尖点，其中含有磁鞘性质的等离子

体。现在，普遍接受的磁鞘等离子体注入到磁层内是通过磁重联过程。地球磁场

和行星际磁场的重联形成了一头接在电离层，另一头连接星际介质的“开”磁场

线。沿着这样的开线，太阳风的等离子体就能进入地球的磁层。当行星际磁场指

向南时，磁重联发生在地球的向阳侧 [150]，因为在那里地磁场和行星际磁场间的

夹角最大。

当行星际磁场指向北时，磁重联最可能发生在磁尖区的靠极点一侧的地区，

即磁层顶的远离太阳一侧 [151]。极区重联的观测特点是：在磁尖区的靠极点的一

侧发生粒子注入；在离子的能量-时间谱图中看到的相反的能量-纬度关系，也就

是，粒子的注入能量随着纬度增加而增加；在磁尖区的靠极点的一侧的相反的

离子低能截止 [152,153]；以及磁尖区朝太阳方向的运动 [154]。在北向行星际磁场的

情况下，常常能观测的极区重联产生的磁尖区 [155–160]。

进一步的，在北向行星际磁场时，极区重联可能在两极上方同时（或先后）

发生，形成双重联现象 [161]。在双重联，两个半球上的开线都与磁鞘的场线发生

重联，从而重新被闭合。这样的经过打开而被重新闭合的场线内含有磁鞘的等离

子体。双重联的观测特征分别在磁鞘边界层 [162,163]、中高度磁尖区 [160,164]、和电

离层 [165–167] 被说明。Onsager和Lavraud等人 [162,163]建议，在磁层之外，例如磁鞘

边界层，双重联的等离子体特征是双向电子束。在磁层之内，重新闭合的磁场先

被认为显示出一系列的特征，例如，更高能（能量高于一般的磁鞘正离子能量）
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的正离子注入和高能双向电子注入 [168]。

在磁尖区内部，重新闭合的场线的特征为：（1）向下运动的氧离子 [164]，（2）

比典型磁尖区更高能量的等离子体 [160,162]，（3）各向同性的离子速度分布 [160]。

关于双重联时磁尖区内等离子体的整体运动方向，即重新闭合场线的运动方向，

有很多争论。因为重新闭合场线与太阳风不再直接相关，Bogdanova等人 [160]认

为双重联后的磁尖区是静止的。与之相反，Provan和Imber等人 [166,167]认为双重

联会导致强的向太阳方向的磁场线运动。事实上，重新闭合场线的运动方向有

可能是更为复杂的。在一开始，当磁场线刚刚经磁重联有开到闭时，一定的向太

阳方向的运动是正常的。之后，重新闭合场线就会在磁层中积累并且停滞下来。

所以，上述争论很可能是着眼于重新闭合场线运动的不同的阶段的；同时它们

都是基于对一次事例的分析，所以需要对更多的事例做系统性的分析以获得统

计性更强的结果。

双重联发生的条件也是一个争议很大的问题。基于对电离层的观

测，Imber等人 [167] 得出结论为，双重联只能在行星际磁场基本指向正北的

时候才能发生。定义“钟角”为磁场与GSM坐标下正北方向的夹角；该研究认为

双重联发生的最大钟角为10度。然而，基于对磁鞘内双向电子的观测和统计研

究，Lavraud等人 [163] 指出双重量能在钟角范围是0-40度时发生。总之，双磁重联

是近年来空间物理的一个热点问题。相关的两个争议点是，双重联时磁尖区内

的粒子运动规律和发生双重联的行星际磁场条件。本章要通过对一个双重联案

例的分析和相关的统计研究来讨论这两个问题。

6.2 观测手段

我们主要使用Cluster卫星对磁尖区的观测数据。Cluster由4颗卫星组成，

其轨道的近地点为∼ 4 RE，远地点为∼ 19.7 RE，倾角为∼ 90度，周期为∼ 57

h [169]。本节中的结果是从Cluster卫星上搭载的电子测量仪PEACE [170] 正离子测

量仪CIS [171]得来的；其中CIS由HIA和CODIF两台探测器组成。HIA不区分正离

子的组分，给出高能量分辨率和高角分辨的测量；而CODIF能够分别测量H+,

He++, He+和O+离子；可以测量能量在0.02 eV和38 keV/q的正离子，时间分辨率

为4 s。PEACE由高能电子分析器（HEEA）和低能电子分析器（LEEA）组成，可

97



第 6章 地球磁层重联现象的卫星观测

以测量能量在0.6 eV至∼ 26 keV的电子，时间分辨率为4 s。飞行器本身的电势

由EFW设备给出 [172]。磁场由FGM设备测量 [173]，时间分辨率为4 s。

太阳风和行星际磁场的观测是由ACE卫星完成的。ACE绕第一拉格朗日点

运动，距地球大约1.5百万公里，距太阳148.5百万公里。MAG设备测量行星际

磁场 [174], SWEPAM设备测量太阳风的密度和速度 [175]。在ACE和Cluster卫星之

间的时间差可以用太阳风在GSE坐标下X方向的速度分量和两个卫星的相对位

置计算出来 [176]。

6.3 Cluster卫星观测结果

6.3.1 卫星轨道，行星际磁场和太阳风

在2002年9月Cluster卫星组成“串珠”形态经过中高度磁尖区，其中Cluster-

3距离其他3颗卫星较远，达∼ 2.5 RE。在2002年9月8日，时间∼ 0450 - 0640

UT，Cluster卫星经过北半球磁尖区；其轨道示于图6.1。经过磁尖区的顺序

是卫星1，2，4，3。

行星际磁场和太阳风在0430-0600UT时的情况示于图6.2。在所关心的时间

段的一开始，Cluster-1和Cluster-2进入磁尖区，行星际磁场是指向南的（BZ ∼ −5

到−10 nT），并且朝黄昏方向（BY ∼ 5 − 10 nT）。从∼0457到∼0503UT，太阳风

的动力学压强由4 nPa增大到8 nPa, 并且行星际磁场由指向内转而指向基本正

北（BZ ∼ 8 − 10 nT，CA∼0度），直到∼ 0513 UT；从∼ 0517 UT直至观测结束，

即Cluster-4和Cluster-3离开磁尖区，钟角保持在小于20度的范围内。太阳风的密

度在∼ 0520 UT达到最大值，为27 cm−3，然后慢慢下降并稳定在16 cm−3。太阳

风的动力学压强同样是在∼ 0520 UT达到最大值，为10 nPa。在整段时间内，行

星际磁场的GSM X分量都为负值，利于磁重联首先在北半球发生。

下面几节中，我们将给出按照飞船经过磁尖区的顺序，给出Cluster-1,

Cluster-4和Cluster-3卫星的观测结果，并且对特别关心的一些时刻给出更为精细

的电子和正离子的速度分布情况。下面如不特别说明，所有讨论都将在GSM坐

标系内进行。

98



第 6章 地球磁层重联现象的卫星观测

图 6.1 在GSM坐标（X-Z平面）中的Cluster卫星在0430-0600 UT时的轨道。黑色、红色、
绿色和紫红色分别对应于卫星1，2，3，4。图中的卫星标志示出它们在0430 UT时的相对
地球的位置。图中的磁场线只是简单的展示，并非真实的地磁场构型。

6.3.2 Cluster-1的磁尖区观测

Cluster-1在2002年9月8日对磁尖区的观测示于图6.3和图6.4。

从∼0456 UT, Cluster-1开始探测到磁鞘类的等离子体，即正离子能量在100

eV 到6 keV 的范围内（见图6.3）。从∼0457 UT 到∼0500 UT 飞船探测到很大的

电子和离子的流量。在这期间我们在∼0457, ∼0459, ∼0500 UT看到3个分开的电

子束，能量范围在14-270 eV。向下运动的电子（俯仰角为0度）和向上运动的电

子（俯仰角为180度）都被观测到了；其中在低能段（9.6 eV）以向上运动的电子

为主，在高能段（290 eV）以向下运动的电子为主。离子的谱图（图6.3 a）显示

出离子的低能阈值随着时间和纬度而减小；这是向太阳区域的磁重联发生的证

据 [154]。这期间，离子的能量范围是200 eV到3 keV，沿磁场方向的整体运动速度

为100 km s−1，这表明，有很强的离子注入。垂直磁场方向的运动（图6.3 d和e）

显示出黄昏方向的磁场线移动，而向太阳方向的磁场线移动没有确定的趋势。
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图 6.2 ACE卫星在2002年9月8日0430-0600UT测量的行星际磁场和太阳风的情况。考
虑到太阳风由ACE所在位置到达地球的时间，图中所示的时间被延后了55分钟。图a-c分
别示出行星际磁场在GSM坐标下的X，Y，Z分量；图d示出行星际磁场的钟角；图e和f分
别示出太阳风的密度和整体速度；图g示出太阳风的动力学压强。竖直的虚线表示每
个Cluster卫星进入和离开磁尖区的时间。
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图 6.3 Cluster-1于2008年9月8日0446-0546UT对磁球磁层的观测。电子和离子的测量分
别由CIS-HIA和PEACE-LEEA设备完成。图a和b分别示出正离子能量-时间谱图和俯仰
角（运动方向与磁场线的夹角）的分布情况。HIA的整个能量范围都计算在内。图中的
颜色表示了粒子的微分能流。图c为高能离子（4-32 keV）的能量-时间谱图，其中颜色
表示粒子的微分能流。图上的黑线表示了离子在4-15 keV能段的积分能流。图d由30个
小图排列组成，每个小图对应一个电子的能量段（能量值见左边），示出在该能量段的

电子的俯仰角谱图，其中颜色表示粒子的微分能流。我们使用PEACE-LEEA的时间精度
为4 s的数据，并且去除了光电子的污染。图e为电子的能量-时间谱图，其中颜色表示了
沿磁场方向运动电子的微分能流和逆磁场方向运动电子的微分能流的比值。在整个图

的底部，我们给出时刻及其对应的不变纬度。图中间的短的红线对应着正文中讨论的电

子束a-g。
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图 6.4 Cluster-1于2008年9月8日0446-0546UT对磁球磁层的观测。电子和离子的测量分
别由CIS-HIA和PEACE-LEEA设备完成。图a示出电子的密度；图b-e分别示出离子整体
速度在沿磁场的分量、垂直磁场的分量，垂直磁场在X方向的分量以及垂直磁场在Y方
向的分量。图上部的短的黑线对应着正文中讨论的电子束a-g。这里我们用离子在垂直
磁场方向的整体速度来表示磁场线的移动速度。
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从∼0500 UT到∼0504 UT，高密度的磁鞘类离子突然消失了。这期间，来源

为等离子体层的正离子能被清楚的观测到，同时还能看到磁鞘类的电子，能量范

围为9.3-260 eV。这些是低纬度边界层的等离子体特征 [177]。我们注意到，等离子

体性质在这期间的变化可能与太阳风动力学压强的变化有关，Cluster-1卫星观测

到的随时间的变化对应于等离子体的空间分布变化。

随后，在∼ 0504 UT 电子的密度由20 cm −3 上升到∼ 0504 UT 时的60 cm
−3。从∼ 0504 到∼ 0508 UT，电子和离子的能量随纬度减小；这说明这是的磁

场线还是通过向阳面的磁重联打开的。从∼ 0508 到∼ 0542 UT，我们看到一

些分开的电子束（见图6.3 d和图6.4），时间为0508-0512 UT（束a）, 0518-0522

UT（束b）, 0523-0525 UT（束c）, 0525-0531 UT（束d）, 0532-0535 UT（束e）,

0535-0537 UT（束f）和0537-0538 UT（束g）。在其他时间段，也有电子的能流，

但是密度和流量不如在电子束期间的强。束d有最大的密度。束a的电子能量范

围是9.6-290 eV (图6.3 d)。很大的高能电子（能量大于340eV）流量在束b, d, e, f,

g中观测到。我们注意到，束b, d和e的各能量段的电子在沿磁场方向和逆磁场方

向有基本相同的流强，成为“双向性”；而束f和g的只有高能电子才显示出双向

性。上述性质在图6.3 e中也能明显的看到。束c在高能段没有流量，但是在其他

能量也显示出双向性。从∼0530 UT,电子的低能阈值随纬度增加；这是极区重联

的证据。

从∼ 0508 到∼ 0542 UT，正离子的低能阈值也是整体上随纬度增加的（见

图6.3 a），进一步证明粒子来源于极区重联。从0530UT离子的低能阈值有时随

纬度短暂的下降；这与磁尖区的移动，或者间断的粒子注入有关 [178]。只考察高

能离子（见图6.3 c）,我们发现，高能离子（能量大于4 keV）的流强在0456-0500

UT，0505-0512 UT (包含束a)，0517-0523 UT (大致上束b), 0524-0528 UT (束c和d),

0530-0542 UT（束d, e, f和g）。我们注意到，高能离子的加强和电子束基本吻合。

从∼ 0507到∼ 0532 UT（束a, b, c和d），离子的俯仰角分布是各向同性的。

这期间平行磁场的速度是小的，在-0∼-40 km s−1,反映出向上运动的离子为主。

然而，在束b, c,和d的时刻，平行磁场速度变成正值，在0-40 km s−1,说明出向下

运动的离子为主。这期间，垂直磁场方向的速度是相对小的，在40 km s−1 以下。

磁场线向太阳方向的运动是很小的，在20 km s−1，而向黎明方向的运动在40 km

s−1 以下。我们认为这一区域的磁场运动速度是被减慢的，因为相对于在磁尖区
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极区边界的磁场线移动速度，这一区域的速度显著的小。从0532 UT，等离子体

向太阳方向和向黎明方向的运动速度都大大增加，分别达到20-40 km s−1 和0-60

km s−1。从0532到0542 UT，向下运动的离子是主要的，除了在束f和g的的短暂

时间内（这时各向同性的离子分布重新出现）。从0532 UT，沿磁场的速度很大，

达到300 km s−1。这样的在磁尖区极区边界出现的大规模粒子注入是与极区重联

吻合的。从0542 UT，飞船离开磁尖区，进入磁鞘区域。

作为小结，Cluster-1在行星际磁场由南转向北时进入磁尖区。飞船在磁尖区

的中部探测到了一个磁场线速度减小的区域，在磁尖区的极区边界附近探测到

相反的低能阈值随纬度的变化规律。这些性质证实极区重联的发生。一些分立

的电子束被观测到；其中的一些具有双向性。

6.3.3 Cluster-4的磁尖区观测

Cluster-4在2002年9月8日对磁尖区的观测示于图6.5和图6.6。

从∼ 0519 UT，Cluster-4开始探测到磁鞘类等离子体。在电子和离子的谱图

中，我们都能清楚的看到磁尖区在近赤道一侧和近极地一侧的边界，经过边界

的时间分别为∼ 0521和∼ 0546 UT。在经过磁尖区的时期，观测到许多电子束，

其中的一些有着双向性。在∼ 0530 UT 之前，电子的能量范围是14 到220 eV。

从∼ 0530 UT开始，能量在280 eV的高能电子也被探测到，而能量在14-19 eV的

低能电子基本消失。0530UT之后，探测到4个电子束，所在时间分别为0530-0534

UT (束h)，0534-0535 UT (束i)，0537-0538 UT (束j)，和∼0543UT (束k)。在这些

时间段内，电子的能量较高，同时具有双向性，所以很可能发生了双重联 [168]。

在H+的谱图上，从0530UT起我们看到相反的能量-时间关系，从0515UT起我们

看到相反的低能阈值随纬度的变化规律。与Cluster-1看到的磁尖区相比较，我

们发现离子的能量分布更宽。Cluster-4探测到的离子的能量范围是30 eV 到10

keV；高能离子（4-15 keV）在整个飞跃磁尖区的过程中都能被看到，同时在特定

的0535UT（束h和i），0536-0537UT和0539-0544UT（束k）高能离子的流强有突然

的增强(见图6.5 c)。高能离子的增强总体上是和高能电子束同时出现的。我们需

要注意，CIS-CODIF设备对于密度较高的等离子体容易饱和。

从∼ 0521 UT到∼ 0539 UT，沿磁场方向和垂直磁场方向的粒子运动速度是

很小的，都在20 km s−1（见图6.6）。磁场线以0-10 km s−1的速度向太阳方向运动。

104



第 6章 地球磁层重联现象的卫星观测

图 6.5 Cluster-4于2008年9月8日0509-0609UT对磁球磁层的观测。电子和离子的测量分
别由CIS-CODIF和PEACE-LEEA设备完成。格式同图6.3。图中间的短的红线对应着正
文中讨论的电子束h-k。
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图 6.6 Cluster-4于2008年9月8日0509-0609UT对磁球磁层的观测。电子和离子的测量分
别由CIS-CODIF和PEACE-LEEA设备完成。格式同图6.4。图上部的短的黑线对应着正
文中讨论的电子束h-k。
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对比Cluster-1，这里观测到的磁场线的移动速度更慢，所以我们认为这里的磁场

结构基本上是静止的。这期间，离子的速度分布是各向同性的。从0539UT,等离

子体注入变得显著，其速度可达50-200 km s−1。俯仰角的谱图表明，向下运动的

离子为主（见图6.5 b）。这时，磁场线以20-60 km s−1 的速度向太阳运动，以0-50

km s−1的速度向黎明方向运动。在磁尖区的极区边界观测到粒子注入，是极区重

联发生的证据。

作为小结，Cluster-4在行星际磁场保持指向正北期间经过磁尖区。在磁尖

区内，Cluster-4观测到跟Cluster-1类似的等离子体性质，特别是在基本静止的磁

场结构中的具双向性的高能电子束。与这些这些电子束同时被看到的是能量

早4-10 keV的离子流强的增大。Cluster-4观测到更为缓慢的磁场线移动。

6.3.4 Cluster-3的磁尖区观测

Cluster-3在2002年9月8日对磁尖区的观测示于图6.7和图6.8。

在∼0605 UT之前，Cluster-3在地球面向太阳的一面的等离子体层内，探测

到大量高能离子(见图6.7 a)。从∼0604 UT, Cluster-3开始观测到能量在80-400 eV

的磁鞘类离子。从0605 UT，磁鞘类离子的流强变大，能量范围扩展至20-2000

eV。这期间，离子的谱图显示出低能阈值随着纬度减小。从0605UT至0606UT粒

子的注入最强，而后流量不断下降直至0608UT。从∼0608 UT,离子的流量突然

大幅增加，并且直到飞船离开磁尖区都保持很高的值。从0604到0607UT，等离

子体层的粒子还是能被探测到。图6.8 b示出在0605到0607UT离子沿磁场方向的

速度为0-60 km s−1，说明存在着粒子的注入。磁场线移动的速度是很慢的，在15

km s−1 以下。其中，磁场线在GSM X方向的移动速度在0604到0606UT时为零，

在0606到0610时在±15 km s−1 范围内变化；在GSM Y方向的移动在0605UT时改

变方向并达到最大速率15 km s−1（见图6.8）。在0605 UT 之前，磁场线朝黎明

方向移动；在0605 UT之后，磁场线朝黄昏方向移动。因为磁场线的移动速度

很低，我们也认为这里的磁尖区是基本静止的。图6.8 a 中示出的电子密度表

明在0605至0607UT有一个分立的电子束，其中它在0606UT时具有双向性（见

图6.7）。在0606至0608UT，磁鞘类等离子体的流量大大减小。

从∼0608UT，磁鞘类的等离子重新出现。这里探测到的电子的速度分布不是

各向同性的。电子的流强变化很大，能量范围在22-440 eV，而且以向上运动的流
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图 6.7 Cluster-3于2008年9月8日0552-0652UT对磁球磁层的观测。电子和离子的测量分
别由CIS-HIA和PEACE-LEEA设备完成。格式同图6.3。图中间的短的红线对应着正文
中讨论的电子束l-r。
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图 6.8 Cluster-3于2008年9月8日0552-0652UT对磁球磁层的观测。电子和离子的测量分
别由CIS-HIA和PEACE-LEEA设备完成。格式同图6.4。图上部的短的黑线对应着正文
中讨论的电子束l-r。
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强为主（见图6.7 d）。图6.8 a中可见电子密度的一些峰，密度可达20-30 cm−3，说

明有多次的粒子注入。电子束分别出现的时间段为∼0610 UT（束l）, 0611-0614

UT（束m）, 0616-0618 UT（束n）, 0618-0620 UT（束o）, 0621-0624 UT（束p）,

0625-0626 UT（束q）,和0627-0629 UT（束r）。对于这些电子束，向上运动的流量

在14-310 eV的能量段是主要的。束o, p, q在280 eV能量上的流量更大，并且还

有更高能的在430 eV能量上的电子。对能量大于280 eV的电子，各束都具有双

向性。电子束n, o, p, q, r与高能离子的加强是同时的。

在0610至0625 UT，离子平行磁场的速度较小，在20 km s−1以内。磁场线移

动的速度在GSM X方向的分量小于10 km s−1，在GSM Y方向的分量小于15 km

s−1。虽然速度较低，但是磁场线保持向太阳方向和黄昏方向的移动，与相应的行

星际磁场的方向和极区重联的预期相吻合。因为相对极区边界这里磁场线的移

动速度很低，我们把这一区域称为准静止区。

在∼0625至0640 UT，Cluter-3卫星运动至磁尖区的极区边界，探测到强的向

下运动的磁鞘类离子流强，很多短的高流量电子束（见图6.7），粒子沿磁场方向

的快速运动和磁场线朝太阳方向的快速移动（10-50 km s−1，见图6.8）。离子的谱

图清晰的显示出低能阈值随纬度的变化和相反的能量-时间关系，是极区重联发

生的证据 [152–154]。

作为小结，Cluster-3在行星际磁场保持指北超过1个小时以后进入磁尖

区。Cluster-3在磁尖区的赤道方向边界探测到一个分立的等离子体流量，在磁尖

区的中央探测到准静止区，在极区边界探测到大的粒子注入。在准静止区内探

测到了一系列的电子束，但它们不具有完全的双向性。

6.3.5 电子和正离子的速度分布

上面几节中我们看到在磁尖区中部Cluster卫星都看到了一些高能的电子和

离子束。一些电子束具有双向性。我们下面将通过电子能谱的方向角截面和离子

的相空间密度分布来细致的研究电子的离子的速度分布情况。在研究中，我们对

整个经过磁尖区的每分钟都考察了速度分布。对于在有电子束的特殊时段，因为

速度分布的变化很快，我们每4 s考察电子能谱的方向角截面，每20 s考察离子

的相空间密度分布，这些都是由仪器的时间分辨率决定的。我们得到的Cluster-1,

Cluster-4, Cluster-3的一些速度分布的例子分别示于图6.9，图6.10和图6.11。
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图 6.9 Cluster-1上的PEACE-LEEA和CIS-CODIF在2002年9月8日观测的电子能谱的方
向角截面和H+离子的相空间密度分布。图中的截面分别在∼0520 UT（束b）, ∼0529
UT（束d）和∼0535 UT（靠近磁尖区的极区边界）取得。图中第一行是电子能谱的二维
方向角截面，颜色表示微分能流。图中的0度表示沿磁场方向的流量，180度表示逆磁场
方向的流量。图中第二行是方向角截面在沿磁场、逆磁场和垂直磁场方向的一维截线。

黑线为沿磁场方向的流强分布，红线为逆磁场方向的流强分布，绿线为垂直磁场方向的

流强分布。图中第三行是H+离子的相空间密度分布通过包含（Vpara，Vperp）的平面的二

维截面。其中，Vpara 与磁场平行，Vperp 在−(V × B) × B的方向。图上的等高线表示了最

大值和最小值之间按对数坐标等分的值。图中第四行是相空间密度分布的在沿磁场方

向（Vperp = 0，黑线）和垂直磁场方向（Vpara = 0，绿线）的一维截线。Vpara > 0对应着下
行流量；Vpara < 0对应着上行流量。

111



第 6章 地球磁层重联现象的卫星观测

图 6.10 Cluster-4上的PEACE-LEEA和CIS-CODIF在2002年9月8日观测的电子能谱的方
向角截面和H+离子的相空间密度分布。图中的截面分别在∼0531 UT（束h）, ∼0535
UT（束i）, ∼0538 UT（束j）和∼0544 UT（靠近磁尖区的极区边界）取得。格式同图6.9。
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图 6.11 Cluster-3上的PEACE-LEEA和CIS-CODIF在2002年9月8日观测的电子能谱的方
向角截面和H+离子的相空间密度分布。图中的截面分别在∼0618 UT（束o）, ∼0623
UT（束p）, ∼0625 UT（束q）, ∼0628 UT（束r）和∼0631 UT（靠近磁尖区的极区边界）取
得。格式同图6.9。
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在Cluster-1的观测中我们注意到束b和束d有高能电子和被加速的离子。在

图6.9 中，我们比较了束b和束d，以及靠近极区边界的束f和束g内的电子和

离子的速度分布。图中第二行清楚的表明，在∼ 0520 UT（束b）, 和∼ 0529

UT（束d），500 eV以下电子平行磁场的流量要大于垂直磁场的流量。500 eV以

上电子的平行磁场的流量基本等于垂直磁场的流量；对能量大于40 eV的电子，

沿磁场流强和逆磁场流强基本是相等的（双向性）。在非常低的能段（10-40 eV），

逆磁场流强超过沿磁场流强。在极区边界（∼ 0535 UT）我们看到非常不同的分

布情况。这时，对能量大于100 eV的电子逆磁场方向的流强为主，不出现双向

性。在离子的分布方面，在∼ 0520 UT（束b）,和∼ 0529 UT（束d），离子运动基本

上是各向同性的，有很小的向下流量（见图6.9第三行）。离子垂直磁场和平行磁

场的一维分布也是基本相同的（见图6.9第四行），这再次说明离子的运动是各向

同性的。在极区边界（∼ 0535 UT）我们看到D型离子速度分布，即向下运动的流

量为主，这说明这时有离子的注入。一维分布也表明这是平行磁场方向的流量

更大。

在Cluster-4的观测中我们注意到束h,束i和束j有高能电子和被加速的离子。

在图6.10中，我们比较了束h,束i和束j，以及靠近极区边界的电子和离子的速度

分布。由图6.10,在束h，电子运动是双向性在所有能段上都非常好。在束i和束j，

电子运动是双向性在能量大于100 eV时非常好。对能量为100 eV附近的电子，

下行流量和上行流量稍有不同；这个不同在40 eV以下变得明显。我们认为，40

eV以上的电子具有双向性。在极区边界附近（见图6.10第四列），能量大于70

eV的电子以平行流量为主，能量小于70 eV的电子以垂直流量为主。所以，这时

电子没有双向性。实际上，在我们的研究中，我们发现电子的速度分布变化得很

厉害，每4 s考察一个截面都会发现很大的不同。所以，要得到完全的双向性是

十分困难的。这里在束i和束j看到的是典型的，即在大于100 eV的能量范围内有

较好的双向性。在离子分布方面，在束h,束i和束j离子的速度分布基本是各向同

性的；在极区边界，离子是以向下运动流量为主的（D型）。

类似的我们分析Cluster-3的数据。在图6.11中，我们比较了束o,束p,束q和

束r，以及靠近极区边界的电子和离子的速度分布。从图6.7中我们就发现在能量

小于200 eV的能段，电子是以向上运动流强为主的。图6.11也清楚的显示了这一

点。然而，在束o,束p和束q，能量大于200 eV的电子有明显的双向性。而在束r和
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图 6.12 Cluster-3上的CIS-CODIF在2002年9月8日0604-0605 UT 和0605-0608 UT 观测
的H+离子的相空间密度分布。图中第一行是H+离子的相空间密度分布通过包

含（Vpara，Vperp）的平面的二维截面。其中，Vpara 与磁场平行，Vperp 在−(V × B) × B

的方向。图上的等高线表示了最大值和最小值之间按对数坐标等分的值。图中第二行是

相空间密度分布的在沿磁场方向（Vperp = 0，黑线）和垂直磁场方向（Vpara = 0，绿线）
的一维截线。Vpara > 0对应着下行流量；Vpara < 0对应着上行流量。

极区边界，能量大于200 eV的电子是以沿磁场方向的流量为主的。Cluster-3探测

到的离子分布是十分特殊的。实际上，我们没有看到任何时刻离子有各向同性

的分布；就算在电子显示出双向性的束o,束p和束q，离子分布也显示出向下运动

为主的D型。

特别地，我们来更详细研究Cluster-3在磁尖区赤道边界探测到的离子分布。

我们对0604-0408 UT的观测每4 s考察一个离子的速度截面，发现可以再细分为

两个时间段，离子的性质在这段时间内不同，示于图6.12。

从0604到0605 UT（图6.12左边），离子分布主要有两个特点。一是没有被

反射的离子流量，即平行磁场速度为负的流量；二是在沿磁场运动的离子流量上
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看到两个速度阈值，分别在80 km s−1 和200 km s−1。这时期发生了粒子的注入，

而且在向下的流量中发现了两个不同的组分。低能组分的分布是D型的，速度小

于200 km s−1；高能组分的分布也是D型的，速度大于400 km s−1。两个组分是分

立的。所以，这期间我们认为有多个独立的粒子注入源在工作。

从0604到0608 UT（图6.12右边），被反射的离子流量出现了。沿磁场运动

的离子流量上看到的负的速度阈值在400-600 km s−1。向下运动的流量上，高能

组分和低能组分混合在一起，形成一个D型的分布。正的第二个甚至第三个速度

阈值慢慢减弱，直至0608 UT它们完全消失。

综合起来，Cluster-3探测到的离子速度分布的特点为：

1. 向下运动流量为主。在赤道边界附件看到两个分开的D型分布，在其他部

分一般看到一个D型分布。

2. 一些向上的流量。一般地说，有两个负的速度阈值。

3. 在极区边界看到正常的极区重联的特征。

6.4 相关讨论

6.4.1 多卫星比较和磁尖区大小的变化

我们现在对四个卫星先后探测的磁尖区做一个比较，其中对于Cluster-2我们

只讨论PEACE对电子的观测。图6.13集合了Cluster四个卫星在2002年9月8日的

观测。

在四次经过磁尖区的过程中，我们看到了不同的等离子体密度。我们交叉

检查了由PEACE和CIS-HIA设备得到的密度值，交叉检查了PEACE设备的不同

模式得到的密度值。所以方式得到的密度值是统一的，所以设备的校准是成功

的，看到的不同时间的密度不同反应了真实的情况。Cluster-1探测到密度最大的

等离子体，可达∼ 80 cm−3。Cluster-2探测到的密度随时间的变化与Cluster-1是类

似的，特别在经过磁尖区的前15分钟。因为这两个飞船距离非常近，所以我们

认为它们看到了同样的等离子体。但是，Cluster-1在磁尖区的赤道边界探测到

一个分立的等离子体流量。由图6.13,我们发现Cluster-1, 2, 4探测的磁尖区具有

相似性。它们都在飞入磁尖区时探测到等离子体密度的突然增加；等离子体密

度在磁尖区内部保持某一个值，在极区边界附近的某些时段再次增大。比较起
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图 6.13 Cluster四个卫星的PEACE和CIS在2002年9月8日探测到的磁尖区等离子体性
质。Cluster-1,2,3,4分别用黑、红、绿、蓝来表示。图a 示出电子密度；图b, c, d 分别示
出等离子体沿磁场方向，垂直磁场方向X分量和垂直磁场方向Y分量的速度。Cluster-
1和Cluster-3的等离子体速度是用CIS-HIA设备观测的，Cluster-4的等离子体速度是
用CIS-CODIF设备观测的（30秒平均），而Cluster-2的等离子体速度是用PEACE设备观
测的（30秒平均）。为了更好地比较，Cluster-2的时间向后顺延了5分钟，Cluster-4的时间
向后顺延了16分钟, Cluster-3的时间向后顺延了64分钟。
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来，Cluster-4观测到的密度要比Cluster-1,2要小一些。在极区边界附近的粒子注

入的时限为，Cluster-1探测到15分钟，Cluster-2探测到10分钟，Cluster-4探测

到7分钟，Cluster-3探测到10分钟。

Cluster-3 看到了非常不同的等离子体密度。首先，密度值与之前的飞船

相比下降了3倍，由60到20 cm−3。这与太阳风情况的变化是相符的。从∼ 0520

到∼ 0640 UT,太阳风密度减小了38%（见图6.2 e）。而且我们注意到，Cluster-3看

到的磁层是在行星际磁场保持指北1小时以上的。统计研究表明，北向行星际磁

场下的磁尖区的等离子体密度要低于南向行星际磁场下的磁尖区的等离子体。

我们认为，Cluster-3探测到的较低的密度值是由于太阳风密度变化和极区重联的

离子注入效率较低。另一种可能性是Cluster-3经过了磁尖区的不同部分，例如靠

近边缘的部分，所以密度较低。但是行星际磁场在Y方向的分量一直保持很小，

所以磁尖区不应当在横向发生明显的移动 [179]。

四个飞船看到的非常一致的等离子体沿磁场方向的运动速度。在靠近赤道

边界和磁尖区的中部，离子速度很慢，仅±20 km s−1；在极区边界附近，速度有很

大的正值，可达200-300 km s−1。我们还在比较中发现一些有趣的现象。每个飞

船都探测到了一段磁场线向太阳方向移动的速度十分小的阶段，我们称之为“准

静止区”。虽然经过磁尖区的时间是很不同的，但是准静止区的时间长度是十分

一致的，都在15分钟左右。我们发现在准静止区，密度随时间的变化都变得比较

缓慢。这说明，准静止区是磁尖区中一个受到极区粒子注入较小的地区。在准静

止区，Cluster-1, 2, 4都探测到磁场线向黎明方向以10-40 km s−1运动；Cluster-3探

测到磁场线向黄昏方向以∼10 km s−1 运动。但是，行星际磁场的Y方向在整个过

程中都是朝黄昏方向的。这说明，Cluster-3探测到的等离子体有着不同的来源。

综合以上，我们认为，Cluster-3看到的是一个新形成的磁尖区。虽然中部的磁场

线移动也是减弱的，但是磁尖区还是在1小时的时标内发生显著变化。

我们可以用多卫星系统的研究磁尖区边界的移动和磁尖区大小的变化。我

们用电子的谱图决定磁尖区的边界，即首先看到磁鞘类电子的时刻，和最后电

子密度下降到极区正常电子密度的时刻；结果见表6.1。根据磁尖区的边界位

置，我们可以估计在每次飞船飞越时磁尖区的大小。我们充分认识到，这样的

估计是有缺陷的，因为在飞船飞越的时候磁尖区有可能已经发生的变化。根

据表6.1,在Cluster-1经过和Cluster-4经过之间，磁尖区由7.3度缩小到5.4度，之后
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表 6.1 Cluster四个飞船进入和离开磁尖区的时刻和位置

进入 ILAT 离开 ILAT 飞过磁尖区时间 磁尖区大小

(UT) (度) MLT (UT) (度) MLT (分钟) (度)

Cluster-1 0456 71.2 1151 0544 78.5 1209 48 7.3
Cluster-2 0506 71.7 1203 0545 78.4 1232 39 6.7
Cluster-3 0519 72.5 1157 0546 77.9 1211 27 5.4
Cluster-4 0602 74.3 1214 0635 80.3 1246 33 6

到Cluster-3经过时又扩大到6度。我们发现，磁尖区的赤道方向边界一直在向极

区方向移动，速度为每小时ILAT 2.8度。在Cluster-4经过到Cluster-3经过，该边界

向极区运动的速度为每小时ILAT 2.5度。对于极区边界，在Cluster-1和Cluster-4经

过之间，它向赤道方向移动；在Cluster-4和Cluster-3经过之间，向极区以每小

时ILAT 2.9度的速度移动。

总结起来，磁尖区基本上是向极区方向移动的。开始时，Cluster-1, 2, 4经过

时，磁尖区变小，极区边界向赤道方向运动。之后，在Cluster-4经过到Cluster-3经

过，极区边界向极区方向运动，速度为每小时ILAT 2.9度，赤道边界也向极区方

向运动，速度为每小时ILAT 2.5度；所以磁尖区以每小时ILAT 0.4度膨胀。

观测到的磁尖区的移动和大小的变化可能是因为太阳风和行星际磁场的变

化。在Cluster-1进入磁尖区的时候，太阳风动力学压强突然增加，行星际磁场由

向南转而向北。之后行星际磁场长期保持北向，为极区重联甚至双重联创造了

良好的条件。磁尖区的赤道方向边界向极区方向的移动可以被太阳风动力学压

强的突然增加解释 [180]。但是，也有观测说明在太阳风压强突然增强是磁尖区会

朝赤道方向移动 [181]。磁尖区移动的另一种解释是由于行星际磁场的突然变化，

该机制被观测 [182]和统计研究 [183]所支持。在这种情况，重联点从靠近太阳的赤

道附近移动到极区附近。

在单独的极区重联的情况下，磁尖区的大小不发生变化，因为磁场线的足迹

在极区旋转 [165]。从Cluster-4到Cluster-3经过磁尖区的显著增大要求其他的物理

过程的介入。Sandholt等人 [165]指出双重联会使磁尖区变大，因为该过程会增加

重新闭合的磁场线的数目，而这些磁场线相对十分稳定。所以，第二次极区重联

的净效果是含等离子体的磁场线的积累，和磁尖区表观上的变大。所以，这里的
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观测表明，在北半球发生了极区重联之后，南半球的极区也发生了第二次重联，

即“双重联”发生。另一方面，从Cluster-1到Cluster-4经过磁尖区的变小可能是由

于行星际磁场突然由向南转而向北。在行星际磁场变化之后，极区重联很快就

会发生 [182]。在赤道边界附近，原有的开磁场线还会继续朝极区方向运动；而在

极区边界附近，新生的开磁场线会朝赤道方向运动。最后的效果就是磁尖区的

缩小。

6.4.2 重联点的位置

因为各飞船都在磁尖区的极区边界附近探测到了大规模的离子注入，北半

球的极区重联持续发生，时间长达100分钟。之前对于行星际磁场指北时的极光

的观测也说明，在稳定的行星际磁场条件下，极区重联可能保持长达数小时 [184]。

这里的观测相比极光观测而言，有着更好的时间分辨率，所以可以研究重联点的

位置随时间的变化。估计从飞船到重联点的距离很重要，因为这为我们提供了磁

重联发生位置和磁场的几何结构。研究者提出过一系列的估计方法 [185]。通过离

子的速度分布，我们可以得到下行和上行（在电离层被反射）流量的速度阈值，

再参考半经验的T96磁层模型 [186]，就能估计到重联点的位置 [158]。因为在极区

附近有大量粒子注入，我们能够使用这种方法。飞船到重联点的距离X，可写为

X/Xm = 2V/(Vm − V) , (6-1)

其中Xm 是飞船到电离层镜像点的距离，可由T96模型获得；V 是下行离子的速

度阈值；Vm 是上行离子的速度阈值。在实际操作中，速度阈值为定义为流量减

小至最大流量的1/e的速度 [187,188]。该方法的不确定度较大，可达50%，主要来源

于速度阈值的不确定度。实际上，因为在下行和上行流量中都有很多的局域离

子，是不可能完全准确的确定速度阈值的 [185]。所以，该方法应当被用于长期的

观测，并且得到的结果只有平均值和变化趋势有意义。所得结果的短期变化不

应视为重联点的快速移动。

我们对在极区边界附近的观测（离子速度分布显示出D型）用上述方法估计

飞船到重联点的距离，结果示于图6.14。由Cluster-1, 4到重联点的距离在10-60 RE

变化，可能反映了重联点是脉动的。我们强调，在0528-0534 UT时间内距离估计

比较一致的给出值为60 RE，这时Cluster-1是在磁尖区的中部的。整个Cluster-1,
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图 6.14 Cluster-1，4（图a）和Cluster-3（图b）到重联点的距离随时间的变化。距离的单
位是地球半径RE，误差棒代表不确定度为50%。

4探测到的距离平均为∼ 15 RE。由Cluster-1的观测，到重联点的距离基本上是

逐步减小的，可以估计出重联点的移动速度为每小时0.04 RE，或者250 km s−1。

我们把这样的由一艘飞船测出的重联点移动速度成为“小尺度速度”。Cluster-

1和Cluster-4测到不同的距离是正常的，因为Cluster-4离电离层更近一些。在1个

小时以后，Cluster-3测到的距离相对变化就不大，在5-15 RE，基本上比之前测到

的距离小；平均值为8 RE。我们可以给出一个“大尺度速度”，即不同飞船测出

的距离差别来计算的速度。在本例中，重联点移动的大尺度速度为每小时0.0025

RE，或者16 km s−1。大尺度速度比小尺度速度小一个量级，这说明Cluster-1，4观

测到了快速移动的重联点。

重联点朝太阳方向的移动在一定程度上是难于理解的。事实上，数值模拟表

明极区重联点应当朝远离太阳的方向运动 [189,190]。这是因为，在磁尾区域，流体
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速度大于阿尔文速度，重联点必须朝磁尾部运动，使得在Hoffman-Teller坐标（电

场为零的坐标）中的流速小于阿尔文速度 [191]。我们的观测也与文[156]不符，他

们认为，在稳定太阳风条件下，重联点应当是稳定的。一个可能的解释是，我们

看到的重连是片状不连续的，不同位置的重联点是独立形成的。另一种可能的

解释是磁鞘类等离子体在磁尾部的流速仍然是亚阿尔文的。根据T96模型，我们

可以估计Cluster-3到磁顶层的距离为4.5 RE。所以重联是在磁尾部的不远处发生

的。还有一种解释是因为我们看到的是卫星到重联点的位置，考虑到卫星是在

磁尖区内向远离太阳的方向运动，所以可能不是重联点朝太阳方向运动，而是

磁尖区整体朝远离太阳的方向运动。这样一来，Cluster-3看到的磁尖区就相对

于Cluster-1,2,4看到的磁尖区更靠近极区，相对到重联点的距离也就更小了。太

阳风动力学压强的变化也可能是导致重联点位置发生变化的原因之一。

6.4.3 脉动的双重联

在本例中，Cluster卫星在行星际磁场保持指北的时段经过磁尖区。行星际

磁场的条件有利于磁重联在北半球极区发生。根据3颗卫星共同的观测结果，即

离子低能阈值随纬度增加，以及在磁尖区极区边界附近的下行离子流量和向太

阳方向的磁场线移动（见图6.3, 6.5, 6.7）,新的开磁场线在极区附近形成。这些

观测说明，行星际磁场和地球磁场在北半球极区重联，时间为0500-0640 UT，持

续100分钟。我们建议，整个过程的图景是：极区重联首先在北半球建立，形成

的开线朝太阳方向移动，在磁层向太阳的一面聚集，并且可能通过在南半球发生

的次级重联重新闭合。我们把这一过程称为双（极区）重联。

四颗卫星都观测到了磁尖区中部靠近赤道边界的准静止区。根据文[160]，

准静止的磁尖区是双重联的特征；同时，离子各向同性的速度分布也被认为是

双重联的特征。在我们的例子中，特殊之处在于在磁尖区中部还有短暂的等离

子体注入，即电子束和相应的高能离子加强。其中的一些电子束具有双向性，即

沿磁场和逆磁场的流量相等；有的电子束只在高能段具有双向性。双向性电子

束是双重联最直接的证据 [168]。与电子书相应的高能离子，是由于在双重联时离

子被两个重联点加速了两次，所以有更高的能量 [160,162]。我们看到的这些双向性

电子束和高能离子加强是在准静止区内，这否认了之前认为的双重联导致向太

阳方向的磁场线移动 [166,167]，而与文 [160]相一致。Cluster-1, 2探测到的磁场线在
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黎明-黄昏方向的移动可能是因为：1）双重联发生的起始阶段，磁场线因为行星

际磁场在Y方向的分量移动；2）双重联发生的最后阶段，磁层内的重新闭合场

线因为交换不稳定性向两边移动最终由向阳侧转移到磁尾区域 [161]。Cluster-1, 2,

4观测到的磁场线移动方向与行星际磁场的Y分量符合的，所以我们认为这里的

磁尖区含有的是新生的重新闭合场线；而Cluster-3观测到的磁场线移动方向与行

星际磁场不符合，我们认为该卫星看到的是“老”的重新闭合场线。这与卫星经

过磁尖区的顺序是一致的。

我们注意到，双向性电子束和高能离子加强出现的时间是短暂的，不连续

的，这说明只有一部分在北半球被重联打开的磁场线被重新闭合。根据相应的

电离层观测，这样的脉动的双重联的特征反应了通量转移过程 [165,166]。这里我们

首次用Cluster卫星观测到长期的脉动性双重联过程。

6.4.3.1 电子能谱的方向角截面

通过电子能谱的方向角截面，我们可以分辨磁场线的拓扑结构，特别是鉴定

重新闭合的磁场线。

最有可能探测到重新闭合磁场线的期间是探测到电子束的时间，即Cluster-

1的束b, d, Cluster-4的束h, i, j, Cluster-3的束o, p, q。在图6.9, 6.10, 6.11，我们共同

看到的上述电子束的双向性。在某些低能段（小于40 eV），逆磁场方向的流量可

能超过沿磁场方向的流量；这可能与电离层的发射有关，不影响我们对双向性

的结论。通过与在极区边界处的电子方向角截面（开磁场线）做对比，我们认为

双向性的电子书代表了重新闭合的磁场线，即双重联。在开线的情况，电子的速

度分布明显不是双向的。

在Cluster-3的情形，电子束不是在每个能量段都具有双向性。我们把在高能

段看到的双向性也作为双重联的证据。原因有二：1）受到双重联影响的电子集

中在高能段，因为它们受到了两个重联点的两次加速；2）因为双重联的快速脉

动性，在低能段的双向性可能来不及建立。

6.4.3.2 双重联的周期性

我们把分辨重新闭合磁场线的方法总结一下。我们对等离子体性质的判别

标准是高能电子和离子 [160,162]，和电子能谱方向角截面反映出来的双向性 [168]。
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根据这些标准，我们可以定出飞船探测到重新闭合磁场线的时段，进而估计双重

联的周期性。我们根据等离子体性质判断双重联的方法，有很好的时间分辨性。

另一种判定方法是根据极光的观测，典型的SuperDARN雷达设备每2分钟获得一

幅图像；这样的一些短时标的双重联过程，甚至双重联的脉动性，会被忽略。

在本例中，飞船交替的探测到重新闭合的磁场线和开的磁场线。在对电子

每4 s的能谱做细致分析时，我们发现电子的速度分布变化非常快。在电子束中，

我们发现双向性能够持续连续的几个仪器周期（4 s）。再考虑到电子束间的时间

间隔，我们认为，双重联发生的周期是不稳定的，在1-5分钟。本结果与文[192]的

估计是一致的。但是，我们的估计与用SuperDARN得出的结果∼ 15分钟 [166]相比

小很多。如前所述，这个区别可能是由与探测手段有着不同的时间分辨率。

我们强调这期的“周期性”是完全根据观测得来的；我们需要考虑观测特征

和真实的磁重联过程的关系。首先，磁重联的脉冲时标可能比这里的估计要长；

第二，我们探测到的脉冲可能是由于不同的独立的重联点；第三，飞行器和磁场

线的移动可会影响观测结果。在充分认识到这样的估计的局限性后，我们认为

这里的估计给出了双重联的大致周期。一般地，电子从第二重联点到达飞船位

置所需的时间为几秒钟，所以双重联发生的时刻是观测到重新闭合场线等离子

体性的时刻之前几秒钟。这说明，我们用电子的性质作为判别标准，可以比较准

确的反应真实的磁重联的情况。与之相比，离子的飞行时间可达数分钟。

6.4.3.3 离子的速度分布

我们考察双重联对离子速度分布的影响。在图6.9和图6.10,重新闭合场线上

的离子分布和开线上的离子分布是十分不同的。沿重新闭合场线，离子分布是

各向同性的；这是由于重新闭合场线都是“老”的，带着的离子经过了长期的散

射，速度变得各向同性了。在磁尖区的极区边界，开线都是“新”的，带着的离

子刚刚被磁重联注入，主要是下行的，速度分布呈现D型 [154]。根据这一比较，我

们建议，对于重新闭合的场线，离子的速度分布会有各向同性的性质。但是，凡

是“老”的磁场线，尽管没有被重新闭合，其上的离子也会是各向同性的 [154]。所

以，这一性质不能用来判别双重联是否发生。

Cluster-3观测到了十分不同的离子速度分布，基本没有探测到任何的各向

同性分布。造成这种现象的可能原因有很多；我们认为主要有两种可能性。第
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表 6.2 Cluster在2004年和2005年观测的磁尖区事例

钟角（度） 0-10 10-20 20-30 30-40 40-50 > 50

事例数 1 1 3 4 7 6

一，在北半球发生的首次重联本身可能是脉动的，所以在磁尖区内部实际上没

有“老”的磁场线，都是非常新的磁场线，电离层反射的流量还没有到达。第二，

这可能是由于重联点离得十分近，这样一来，粒子由重联点到达飞船的时间就很

短，没有时间产生各向同性的分布。其他解释都需要假定十分负责的磁场时空

结构，本文不拟讨论。

在本例中，我们没有发现下行的O+离子的证据。一般认为，下行的O+离子

是双重联发生的直接证据，因为，O+离子的唯一来源是电离层，下行的O+只能

是被另一半球的第二次重联加速的 [164]。O+离子从南半球的重联点到飞船的飞

行时间为数分钟，但是双重联的脉冲时标为1分钟左右，所以O+没有足够的时

间达到飞船而被观测到。当然，Cluster没有观测到O+也有其他可能的原因。例

如，O+的能量可能低于CIS-CODIF的能量阈值，或者南半球的电离层的局部区

域因为特殊的原因没有O+。另外，Sauvaud等人 [193]认为，O+只有在磁顶层发生

运动时才能在磁层中被看到。

6.5 统计研究分析

上述研究中，我们发现准静止区在双重联的事例中普遍存在。Bogdanova等

人 [160]根据一个事例的研究说明，稳定的双重联会导致完全静止的磁尖区；本文

说明，脉动的双重联会导致磁尖区中出现准静止区。为了研究磁尖区静止、双重

联和行星际磁场钟角的相互关系，我们研究了Cluster卫星在2004年和2005年在

北向行星际磁场下观测到的所有中高度磁尖区，共计22个事例。

我们把这些事例按照钟角的范围分成6类，列在表6.2中。小钟角的事例是

很长罕见的。我们在每组中随机的选出一个事例做深入研究。对于选出的事例，

我们分析在磁尖区内部的磁场线的运动方向和速度，结果在每一个事例中都找

到了或大或小的准静止区。判定准静止区的标准是磁场线移动的速度小于10 km

s−1。CIS设备测量速度的误差极限是±5 km s−1。
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表 6.3 Cluster在2004和2005年观测的行星际磁场钟角在40-60度的磁尖区事例的性质。

进入 离开 在磁尖区 CA 准静止区

日期 飞船 （UT） （UT） 时间（分钟） （度） 时间（分钟） 静止比例

04/07/16 3 1203 1222 19 50-60 6 0.316
04/08/04 1 1641 1659 18 40-50 15 0.833
04/09/06 1 1830 1907 37 40-50 29 0.784
04/09/16 1 0740 0820 40 40-50 28 0.7
04/09/18 1 1554 1630 36 50-60 20 0.556
04/09/18 1 2117 2220 63 40-50 28 0.444
04/10/03 1 0414 0433 19 50-60 0 0
05/09/21 3 0221 0248 27 50-60 12 0.444
05/09/30 3 1352 1409 17 40-50 13 0.765

因为之前的研究建议双重联只能在钟角非常小的条件下发生，普遍观测到

准静止区是十分奇怪的。特别地，我们研究了9个钟角在40-60度的事例 1©，结果

列在表6.3中。表中日期按照年/月/日的方式标注。表中的最后一列是“静止比

例”，定义为在飞船准静止区内的时间与在整个磁尖区的时间之比。

所有钟角在40-50度的事例都探测到了准静止区。平均准静止区时间为22.6

分钟，平均静止比例为0.64。所以，当钟角在40-50度时，磁尖区的主要部分都是

静止的。在这些事例中，往往会有一些其他的现象，比如多个离子注入等等。我

们认为这主要跟行星际磁场有关。特别的，2005年9月30日观测到的事例实际上

发生的是向阳面重联。

钟角在50-60度的事例相对复杂一些。除了一个在整个磁尖区都充满不稳定

的磁场的事例外，其余的都观测到了准静止区。平均准静止区时间为9.5分钟，

平均静止比例为0.33。我们发现，比上一种情况，这里的静止比例变小了。我们

的研究与文[159]的研究是相符的，都认为准静止区是极区重联的普遍性质。根

据上述研究，我们认为钟角在40-50度的时候，相比于钟角在50-60度的时候，准

静止区更容易形成。

Imber等人 [167]认为，双重联只能在钟角小于10度的情形下发生。这里的统

1© 这样的事例共有13个，其中的4个没有充分的等离子体数据。
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计研究给我们两个可能性。第一，双重联能够在更普遍的情况下发生 [163];第二，

准静止区不是双重联独有的特征。这里，我们甚至在钟角大于50度的事例中都

发现了准静止区，而这时基本是不可能发生双重联的，所以我们认为第二种可能

性是接近真实的。虽然准静止区是个普遍的现象，统计研究还是显示出，小的钟

角更有利于准静止区的形成。

6.6 小结

本章主要讨论了一个Cluster观测地球磁尖区的事例。该事例有三个特殊

之处：1）稳定的基本指向正北的行星际磁场；2）4颗卫星相继提供完整的观

测；3）Cluster-1在行星际磁场由南向转而北向的时候首先进入磁尖区。我们

用Cluster-1的观测来研究双重联的建立过程，用Cluster-4, 3的观测来研究双重联

的稳定发展过程。通过对等离子体性质的分析，我们判定，在该事例中，周期

为1-5分钟的脉动的双重联发生。双重联在磁尖区中会有下述等离子体特性：1）

准静止区；2）具有双向性的电子；3）高能离子。我们还认为在双重联时离子具

有各向同性的速度分布。利用Cluster多卫星观测设备，我们估计了双重联发生时

磁尖区边界的运动和磁尖区大小的变化。在行星际磁场由南向转而北向的时候，

磁尖区会迅速缩小；在之后的双重联过程中，磁尖区会以每小时ILAT 0.4度的速

度变大。另外，我们估计了重联点到飞行器的距离。在双重联刚刚建立的过渡时

期，重联点快速向太阳方向移动，速度为254 km s−1；在稳定的双重联时期，重联

点缓慢的向太阳方向运动，速度为16 km s−1。在稳定的双重联时期，重联点到飞

船的距离为8 RE。Cluster-3探测到了一些特殊的等离子体性质，包括：1）赤道边

界的分离的离子流量；2）反常的磁场线黎明-黄昏移动；3）沿重新闭合磁场线的

非各向同性离子；4）准周期的重联脉冲。完全解释Cluster-3的所有观测结果需要

进一步的研究。最后，我们研究了2004到2005年Cluster在北向行星际磁场下对磁

尖区的全部观测事例，发现准静止区在各钟角范围内都是普遍出现的。这说明，

准静止区不是双重联独有的等离子体特征。
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本论文从理论上研究了天体物理系统中空洞的演化动力学。在广义多方磁

流体的模型框架下，通过自相似方法，我们给出了描述空洞的一系列的解。我们

在广义多方情形下首次得到了在空洞边界处密度为零的自相似解。如果不考虑

磁场，在空洞边界附近是气体热压力主导的；根据不同的参数q，存在3类解，分

别是在空洞边界处密度为零的LH2解、在空洞边界处密度为有限值的Type-N型

解和在空洞边界处密度发散的Type-D型解。如果有磁场，空洞边界可能成为临

界线，有LH1解。各种空洞解如果不遇上奇异面，会最终在大半径处趋于某一类

膨胀解。我们还专门研究了LH2解表现出来的壳层结构及其跟星际介质磁场的

关系。事实上，壳层结构是更广义的空洞边界层的一种；在边界层之外，自相似

膨胀解是很好的近似。

本文得到的空洞解可以应用在不同尺度的天体系统中，比如行星状星云、壳

层型超新星遗迹等等。我们着重讨论了在星云香槟流和中心塌缩型超新星上的

应用。在星云香槟流方面，我们首先指出，通过使用多方状态方程，可以在不略

去自引力的前提下研究更为广泛的分子云初始密度分布。进一步的，应用空洞

解，我们可以描述恒星风对周围气体的影响。在超新星方面，我们认为中微子在

推动恒星包层膨胀之后，可能在恒星中央留下一个空洞；该空洞在之后的演化

中不断长大，最终成为银河系内的“泡”。我们给出了该模型的具体例子，并且

与数值模拟和超新星极早期X射线的观测做了比较。

通过激波，我们可以把各种类型的空洞解与外部的有限速度解联系起来。改

变激波的位置，可以在大半径处获得不同的流体渐进行为。从物理上，这反映了

外部边界条件对内部流体动力学的影响。另一方面，由于采用了自相似变换，大

半径对应着初始时刻；所以这也反映了初始条件对流体运动的影响。例如，我们

讨论了香槟流在下落的流体中发生的各种可能性。

作为自相似磁流体的一个重要应用，我们讨论了磁星的形成问题。用准静

态解作为下游，我们可以模拟出中心塌缩型超新星爆发之后中央留下中子星的

过程。通过计算我们发现，如果前身星有1000 G左右的磁场，产生的中子星就有
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可能是磁星。我们给出了磁星表面磁场同前身星磁场、前身星半径等的关系。当

其他参数不变时，磁星磁场与其质量成正比；所以，中子星的质量上限也为磁星

的磁场提供了上限。

在观测方面，我们用Cluster多卫星设备研究了地球磁层的双重联。我们发

现，双重联发生的等离子体特征是在中高度磁尖区内探测到各向同性的高能离

子和具有双向性的电子束。我们在事例研究中，分析了双重联对磁尖区移动和

重联点移动的影响。另外，我们通过统计方法研究了双重联发生的条件和与磁

尖区准静止的关系。
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