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摘摘摘 要要要

活动星系核（AGN）、低光度活动星系核（LLAGN）以及X射线双星

（XRB）系统中都可能存在黑洞吸积过程。黑洞吸积是人们理解相关天体

的辐射、光变等现象的关键。本学位论文主要侧重于对目前非常流行的热吸积

流（径移主导吸积流ADAF以及明亮热吸积流LHAF）的研究。该类吸积流是

理解LLAGN以及处于硬态的XRB的基本理论模型。

论文第一章详细介绍了相关的背景。首先讨论了天体环境中的黑洞及其所

处的系统— AGN、LLAGN，以及XRB。随后，我们介绍解释上述天体现象的

基本物理图像— 吸积过程。我们介绍了吸积的基本概念，并着重讨论了吸积流

角动量的损失机制、主要的吸积流模型、ADAF和SSD间的转化机制等。此后，

我们详细介绍了本文的重点内容：径移主导吸积流这个几何厚光学薄的热吸积

流的基本动力学性质、辐射过程，以及其近期的主要进展：外流，湍动对电子

的直接加热，以及在较高吸积率下的重要发展— 明亮热吸积流。这方面的讨论

是本论文的基础，也是近15年来吸积理论发展的主要方向。

第二章主要探讨了热吸积流中外流对吸积内流的动力学作用。如观测（典

型的，如银河系中心）、理论研究以及（磁）流体的数值模拟等各方面工作

所揭示的那样，吸积流中的外流现象非常普遍。但是在研究这个问题时，尤

其是在解释观测数据时，人们往往只考虑外流带走物质的影响，而忽略了

其他效应（如角动量的转移）。这显然跟数值模拟的结果不相符合。我们拓

展Blandford和Begelman的绝热内流– 外流模型，研究了外流对吸积流的影响。

由于目前对外流的形成及加速机制等都不太理解，我们因此采用参数化的办法

来给出外流的基本物理量。结果表明：1），在目前观测及理论都不明确的情况

下，只考虑外流的质量损失的贡献是能接受的，所得到的参数在误差2 - 3倍范

围内是准确的；2），如果外流的物理性质跟吸积流有较大不同，它的动力学作

用将不可忽略。此外，我们新的方法有利于我们将来研究外流自身的动力学及

其辐射的贡献，这一点是前人的工作所不具备的。

随后（第三、四章），我们研究了热吸积流中另外一个重要的物理过程：

康普顿散射。由于热吸积流ADAF的气体温度高密度低，因此主要是同步辐

射、韧致辐射以及逆康普顿散射。在较高吸积率时，康普顿散射是气体的主要

冷却机制。然而，几乎所有以前的工作都是基于局部康普顿近似，即只考虑了

吸积流中垂向的辐射转移过程。很显然，对ADAF而言，其径向上也同样是光

学薄，而且往往温度差别很大，因此径向的康普顿散射同样应该非常重要。我

们指出了通常的“局部”康普顿散射的不足，并首次得到了新的吸积盘的自洽

的动力学结构及辐射谱。我们发现，尽管整体康普顿过程的动量转移效果的作

用可以忽略，但是其能量转移的效应非常显著。根据所采用的计算康普顿散射
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过程的方法，我们把该工作可以分成两步。

首先，在第三章，我们研究了黑洞热吸积流中的整体康普顿效应。由于径

向的辐射转移过程非常复杂，我们采用简化的辐射模型来计算径向的康普顿散

射过程。结果如下：a），吸积流的外区为康普顿致热，内区为康普顿制冷，分

界半径≈ 5× 103 rs；b），ADAF的吸积率上限将降低，但是由于吸积流内区强

烈的康普顿致冷效应，其总的辐射效率将提高；c），外区的康普顿致热效应可

能会导致AGN中吸积流的“振荡”，即吸积流将处于活动态和非活动态的不断

转化的过程中。处于活动态的时间约等于维里半径处的气体吸积时标，而处于

非活动态的时间约等于维里半径处的气体冷却时标。

随后在第四章，我们采用了严格的Monte Carlo 数值模拟的方法来统一处

理了吸积流中的辐射过程，进而研究热吸积流的内区的整体康普顿冷却效应的

影响。这里不再区分整体及局域康普顿散射。我们的主要结果跟前面第三章的

结论是一致的。此外，我们还发现，吸积流的辐射效率有较大的提高，增大的

幅度比前面简化处理的幅度要大；同时，辐射谱的谱型也会有所改变。随后，

我们研究了吸积流中的外流的对辐射谱的贡献问题。我们发现外流的温度和柱

密度可能有助于解释目前学术界的一大难点：ADAF的理论温度和光深跟观测

值间有较大偏差。我们认为这可能由于外流“污染”了吸积内流的辐射。其次，

我们证实了从前的结果（Yuan 2001, 2003），即在较高的吸积率下，ADAF的内

区将热不稳定，可能变成了标准薄盘，或者是处于一种冷热气体共存的两相吸

积流的状态，这正是明亮热吸积流所预言的结果。令人遗憾的是，我们暂时还

不能区分这两种情形。我们认为两相吸积流模式有可能能够解释X射线双星系

统中的陡幂率谱态。关于这一点，还有待于我们作进一步的探讨。

论文的最后（第五章）为简单的展望。

关键词：吸积理论；黑洞物理；流体动力学；喷流及外流；活动星系核及类星

体；X射线双星；X射线天体物理



Abstract

Black hole accretion systems, which are widely believed to be harbored in the

central regions of active galactic nuclei (AGNs), low-luminosity AGN (LLAGNs)

as well as some X-ray binaries (XRBs), are the key physical processes to under-

stand their observational phenomena, like spectral energy distribution, radiative

variability, etc. In this thesis we focus on the hot accretion flow models, in-

cluding advection-dominated accretion flow (ADAF) and luminous hot accretion

flow (LHAF). These models are the foundations to explain the observations in

LLAGNs and XRBs (e.g., hard state).

In Chap. 1 I present a detailed description on the background. First I

discussed the astrophysical black holes and the systems they resided in. Then,

an extensive discussion on the accretion process is present, in which the basic

concepts, 4 well-known accretion models, and the transition between ADAF and

standard thin disk are focused on. After this, we further described the properties

of ADAF — the basic model of this thesis, e.g., the dynamics, the radiative

processes, and several recent progresses: outflow, direct turbulent heating to the

electrons, as well as the luminous hot accretion flow (LHAF) at relatively high

accretion rate.

In Chap. 2, I explored the influences of outflow on the dynamics of in-

flow. As indicated through observations (e.g., the Galactic center), theoretical

researches and (magneto-)hydrodynamical simulations, outflow is a common phe-

nomenon in accretion systems. However, most researches in this field, especially

when aimed at explaining/fitting observational data, people inclined to only in-

cluded the mass loss due to the existence of outflow, while all the other effects

like the angular momentum transport are totally neglected. This is obviously

conflict with the results from simulations. Since outflow is not fully understood

currently, we here parameterize its properties. Our results are as follows, 1), un-

der current status of observations and theories, it is acceptable to only included

its mass loss contribution, the properties derived (e.g., density, temperature) are

accurate within a factor of 2 - 3; 2), outflow’s other dynamical influences (angular

momentum and/or internal energy transport) can never be neglected, provided

these are highly deviate from those in inflow. Besides, compared with all the pre-

vious work, our new approach also has the advantage in its potential applications

in exploring the dynamics and radiation of outflow itself.

We studied, in Chap. 3&4, another important mechanism — Compton
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scattering — in hot accretion flows. Being tenuous and hot, the main radiative

cooling processes in ADAF are synchronization, bremsstrahlung and their inverse

Comptonization. The Comptonization will dominate at relatively high accretion

rates. We note that almost all the previous works are based on the one-zone

approximation, in which only the local Comptonization (in vertical direction) is

considered. On the other hand, we note that ADAF is also the optically thin in

the radial direction, and the gradient of the electron temperature is high, thus

the Comptonization in radial direction (global Comptonization) should also be

important. We found that, although the momentum transport due to this global

Compton scattering is negligible, its energy transport is significant. Based on the

treatment of the Comptonization procedure, we separate our work in two steps.

First in Chap. 3 we generally investigated the global Comptonization effect

in hot accretion flows. Due to the complexity of solving the radiative transfer

equation in the radial direction, we applied a simplified treatment to calculate

the global Compton scattering in the radial direction. The results are: 1), the

inner regions of the hot accretion flow is cooled down, while the outer regions are

heated up, the dividing radius is ≈ 5 × 103 rs; 2), the upper limit of accretion

rate in ADAF is reduced, while the radiative efficiency should be significantly

increased, due to the strong global Compton scattering in hot accretion flows; 3),

the global Compton heating effect in the outer regions may cause the accretion

flow in AGN to “oscillate” between active and non-active phases. The duration

of the active phase is approximately equals to the accretion timescale at the

virial radius, while the non-active phase may last for the time comparable to the

cooling timescale at the virial radius.

Subsequently in Chap. 4, we use the more accurate Monte Carlo simula-

tions to uniformly deal with the Compton scattering process, and to explore the

Compton cooling effect in the inner regions (r . 300rs) of the hot accretion flows.

The results in this approach are consistent with those in Chap. 3. Besides that,

we found that the radiative efficiency is increased by a factor of 5 at 0.05 ṀEdd,

much higher than expected; the spectral shape is also modified due to the ex-

istence of global Comptonization. We then discussed the contribution of the

outflowing material on the spectrum observed. We found that the temperature

and column density of outflow can partly explain one of the major difficulties

in accretion fields, that the temperature and optical depth from observational

fittings are deviate from those predicted in ADAF theories. We also confirmed

the previous analysis (Yuan 2001, 2003) that the inner regions of hot accretion

flow is thermally instable. One consequence is that the flow will collapse to form

a thin disk, while the other possible, which is more favored by us, is that the hot
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accretion flow will be filled with cold clumps/clouds, which is the prediction of

LHAF. Disappointedly, we currently cannot rule out any one of these two possi-

bilities. The latter, which we named it two-phase accretion mode, could explain

the steep power-law state in X-ray binaries.

We present in Chap. 5 a very brief discussion of conceived future researches

related to this thesis.

Keywords: accretion, accretion disks — black hole physics — hydrodynamics

— ISM: jets and outflows — galaxies: active — quasars: general — X-rays:

general
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第第第一一一章章章 综综综述述述

黑洞吸积过程是天体物理中非常重要的一个过程。它是人们理解X射线双

星、类星体、星系中心等的超强辐射过程的关键所在。此外，在宇宙学研究

上，黑洞吸积所伴随的能量和物质（外流）的释放在星系尺度上的反馈作用

也越来越被学术界所重视。本章主要介绍论文的一些相关背景，如活动星系

核、黑洞、X射线双星系统、吸积过程等等。更详细的讨论，可以参看“Active

Galactic Nuclei” (Krolik 1999；详细讨论了活动星系核的观测以及相关的各

种物理过程)，“Accretion Power in Astrophysics” (Frank, King & Raine 2002)

以及“Black-Hole Accretion Disks - Towards a New Paradigm” (Kato, Fukue &

Mineshige 2008)，后面两个专著偏重于吸积过程，其中Kato等人的著作尤其偏

重于理论解释。

1.1 天天天体体体物物物理理理中中中的的的黑黑黑洞洞洞

黑洞是宇宙中一类具有极强引力的致密天体。德国学者Schwarzschild在1915

年得到了爱因斯坦引力场方程的第一个精确解。该解描述了这样的一个特殊

时空：其中的引力场是如此之强，以至于任何物质（包括辐射）都不能从其

中逃逸出来。这个区域的边界被称为视界(horizon)。黑洞的视界(Rs，西瓦希

半径)非常小，对于一个太阳质量的黑洞，其视界只有3 km，即使对我们银河

系中心这样的的超大质量黑洞(质量大概4 × 106M⊙)而言，其视界的尺度也仅

有0.08个AU (1 AU为地球到太阳的距离）— 甚至还远低于水星到太阳的距离

（0.38 AU）。尽管到目前为止，人们尚没能直接确认黑洞的存在，但是，无论

是理论上还是观测上，我们都有极强的证据表明黑洞是真实存在的。一个例子

即为沈志强等人2005年发表在Nature上的工作(Shen et al. 2005)1。通过高分辨

率的VLBA的观测，他们得到了中心天体 ∼ 12Rs范围的射电图像，从而确认该

区域内的密度下限为6.5 × 1021M⊙ pc−3。如此高的密度强烈支持银河系中心存

在一个大质量的黑洞。

黑洞的理论研究现在已经有很多，基本上来说，黑洞有三个属性—质量、

自旋、电荷。但是实际上一个带电的黑洞会在很短的时标内吸积周围带异性电

荷的物质而达到电中性。因此，在天体物理里，黑洞只有两个基本物理量：质

量和自旋。这样的黑洞可以被Kerr度规刻画2 。黑洞质量可以通过对其跟周围

天体所组成的系统的动力学研究而得到。而自旋由于只对非常靠近黑洞的区

域才会有比较明显的作用，因而存在很大的技术困难。目前，望远镜分辨率还

1see also Doeleman et al. 2008, Nature, 455, 78. “Event-horizon-scale structure in the supermassive

black hole candidate at the Galactic Centre”
2Kerr, R. P. 1963, PhRvL, 11, 237
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远远不足以分辨黑洞（除了银河系中心），因而测量黑洞的自旋只能通过研究

吸积流内区的X射线辐射而获得（Shafee et al. 2006; McClintock et al. 2006;

Brenneman & Reynolds 2006; etc）。

现实宇宙中的黑洞有三类：恒星级黑洞(stellar mass black hole)，星系或者

类星体中心的超大质量黑洞(supermassive black hole; SMBH) 以及中等质量黑

洞(intermediate mass black hole; IMBH)。

I) 恒星级质量黑洞 3 — 恒星级质量黑洞一般被认为是大质量恒星(20M⊙或

更大）演化至晚期时的引力塌缩的结果。该引力塌缩一般被观测为超新

星(supernova) 或者伽玛射线暴(gamma-ray burst; GRB)。在恒星寿命的晚期，

当所有的核能都耗尽了之后，恒星的塌缩就变得不可避免。如果恒星塌缩部

分的质量低于某个特定值，最终的结果就会变成一颗致密星，如白矮星或者

中子星。这两种星都有各自的质量上限。因此，如果塌缩部分的质量超过了

那个特定值，恒星将一直塌缩下去，无法挽救(灾难的引力塌缩, catastrophic

gravitational collapse) 最终形成一颗黑洞。中子星的质量上限目前并没有能

完全确定，一般认为大概是 3 M⊙左右。这种靠恒星塌缩而形成的黑洞的

质量一般在三到几十个 M⊙之间，因而被称为恒星级质量黑洞。目前已知

的最小的恒星级黑洞是XTE J1650-500 双星系统的主星，质量只有 3.8M⊙

(Shaposhnikov & Titarchuk 2008)。而最大的恒星级黑洞是M33 X-7，其黑洞

质量为 15.65±1.45 M⊙ (Orosz et al. 2007)，另外一个更大的黑洞是IC 10 X-1，

黑洞质量是 24− 33 M⊙ (Prestwich et al. 2007)。

II) 中等质量黑洞 IMBH 4 — 显然，中等质量黑洞的质量介于恒星级黑洞

和下面将介绍的超大质量黑洞之间。目前对中等质量黑洞的存在还缺乏非常

明确的证据。某些临近星系中的超亮X射线源（Ultra-luminous X-ray Sources;

ULXs）的中心可能是一个质量为几百到几千个M⊙的IMBH而不是恒星级质量

黑洞。这些超亮X射线源一般都在恒星形成区（如星暴星系 M82中），且可能

跟该区域的年轻星团成协。

此外，目前尚没有比较清晰明确的形成中等质量黑洞的理论机制。一方

面，它们的质量非常大，基本上排除了单个恒星塌缩形成的可能；另一方面，

他们所处的环境缺乏一些极端的条件— 高密度及较快的速度，如星系中心—

从而他们也不可能有类似于超大质量黑洞的起源。目前关于中等质量黑洞的形

成有两个流行的理论。一个是恒星级黑洞跟另一个致密天体通过释放引力波而

并合（merger）；另外一个是大质量的恒星在一个拥挤的星团中的发生碰撞并

逃离这个系统，这个碰撞导致的塌缩也可能会形成中等质量黑洞。

III) 超大质量黑洞 SMBH 5 — 超大质量黑洞的质量范围为105 − 1010 M⊙。

一般认为，大多数（甚至所有的）星系的中心都存在着超大质量黑洞。与前两

3http://en.wikipedia.org/wiki/Stellar black hole
4http://en.wikipedia.org/wiki/Intermediate mass black hole
5http://en.wikipedia.org/wiki/Supermassive black hole
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类黑洞相比，超大质量黑洞有两个比较显著的特性：1), 密度很低。这是由于

密度正比于质量/体积。其中西瓦希半径跟质量成正比（Rs = 2GM/c2 ∝ M），

而体积跟半径的三次方成正比。2), 超大质量黑洞的视界表面潮汐力很弱。

与中等质量黑洞一样，目前关于超大质量黑洞的形成仍然没有比较完善的

理论。最直观的途径是恒星级黑洞的长期吸积形成，但这显然意味着经历了中

等质量黑洞的过程。另一种可能性是一团气体云直接坍塌成几百个M⊙ 的超大

质量恒星，由于恒星的核心存在着电子-正电子产生过程，该超大恒星并不稳

定。在径向扰动下很可能所有的物质都向内塌缩，形成一个较大质量的黑洞，

该种子黑洞通过一些后续的过程如吸积或者并合而最终形成超大质量黑洞。当

然还有其他的一些可能性。总的来说，要形成超大质量黑洞，存在两大困难：

1，要求在较小的环境里有非常多的物质；2，要求这些物质的角动量非常小。

目前倾向于认为通过吸积来完成物质角动量的向外转移以及物质的向内下落。

该过程最终会在黑洞周围形成一个吸积盘(更详细的讨论，参考§1.3)。

SMBH的质量跟其周围的球体（如漩涡星系的bulge、整个椭圆星系）的质

量有非常好的关系；SMBH的质量跟周围球体的速度弥散存在着更紧密地关

系，即所谓的M − σ关系。对于这些关系的理解，人们认为是由于黑洞和它的

寄主星系在宇宙大爆炸后的3-8亿年间有一个共同演化的阶段，它们经历了一

个类星体阶段并形成了现在所观测到的特性。
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1.2 黑黑黑洞洞洞所所所处处处的的的系系系统统统—

活活活动动动星星星系系系核核核、、、低低低光光光度度度活活活动动动星星星系系系核核核以以以及及及黑黑黑洞洞洞X射射射线线线双双双星星星

在讨论黑洞系统的中央引擎— 吸积过程之前，我们先总结一下我们所关

注的一些相关的系统。即活动星系核、低光度活动星系核，以及银河系内的一

些X射线双星系统。目前的主流观点是这些系统的中心都存在着黑洞吸积的过

程（X射线双星系统也可能有白矮星、中子星吸积等过程，我们这儿只讨论黑

洞X射线双星体系），且这些吸积过程是所观测到的辐射的能量来源。

1.2.1 活活活动动动星星星系系系核核核:分分分类类类及及及统统统一一一模模模型型型

活动星系是一类特殊的星系，它在极小的体积内辐射出万倍于正常星系的

光度(1043 − 1046 erg s−1)，并且伴有强烈的活动现象，如光变，和非常剧烈的

物理过程，如物质的喷射、高能相对论性粒子的产生等。这些剧烈的过程一般

发生在活动星系的核心区域— 我们称之为活动星系核(Active Galactic Nuclei,

AGN)。除了拥有非常高的光度，活动星系核的辐射谱也跟正常的恒星或者星

系的辐射谱有着非常显著的不同，它的能谱覆盖了从低能的射电到高能的γ 射

线的整个电磁波段— 跨越了整整22个数量级！这表明AGN有着非常复杂物理

环境以及特殊的辐射过程。同时，活动星系核涉及到天体物理中很多基本问

题，如能源机制、星系的形成和演化、辐射机制等等，所以几十年来一直是众

多天文学家的探讨研究的重点和热点之一。

概要地说，活动星系核的主要观测特征是6（黄克谅2004; Krolik 1999;

Peterson 1997）：

1), 存在明亮的致密核区。有些AGN，如类星体(QSO; quasar )只能观测到

致密核区，而另外一些AGN，尽管能观测到星系，但是致密核区的辐射占总辐

射的比例相当高。

2), 在某些波段，如射电、光学、X射线等，存在非热连续辐射(辐射

谱Fν ∝ ν−α)，且辐射具有较强的偏振特性。尽管某些波段的辐射可能是热辐

射，但是这些热辐射并不是来自于恒星。

3), 有较强的原子或者离子的发射线。

4), 连续谱的强度、发射线的强度和轮廓、偏振等都可能随时间而变化。

5), 具有比正常星系更强的发射高能光子（X射线、γ射线）的能力。

活动星系核的种类很多，目前还没有统一的AGN的分类标准。它们的名字

一般都是历史形成并沿用至今的。由于射电波段的辐射主要来自于喷流，因此

根据射电辐射的强弱（我们下面将提到，从物理上说，这等价于根据观测上是

否检测到喷流来区分的），AGN分成两大类—射电强AGN (radio loud AGN)和

6http://en.wikipedia.org/wiki/Active galactic nucleus
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射电宁静AGN (radio quiet AGN)。更详细的分类如下（Krolik 1999; Peterson

1997）：

• 射电宁静（射电弱）AGN

– Seyfert星系 — 这类星系有较亮的核心和丰富的高电离发射线。这

又会分成两个子类，其中1型同时存在宽发射线(∼ 104 km/s) 和窄发

射线(∼ 103 km/s)，而2型只有窄线。Seyfert 星系的寄主星系一般是

漩涡星系或者不规则星系。

– 射电宁静类星体(Radio quiet quasars/QSOs) — 与Seyfert星系相

比，光度一般更高，距离我们也更遥远（因而红移z一般较大）。它

有较强的光学、X射线连续谱辐射。早期的观测设备不能观测到类

星体的寄主星系。射电宁静类星体的寄主星系很多样，可以是漩涡

星系、不规则星系或者椭圆星系。观测表明此类类星体的总光度跟

寄主星系的质量相关：越亮的类星体处于越大的寄主星系中（如椭

圆星系）。这一点也反映了中央的黑洞系统（如吸积过程）对整个星

系系统的反馈或调制作用。

– 低电离核发射区(Low-ionization nuclear emission-line regions;

LINERs) — 这类活动星系主要是根据它的光谱特性而定的。观

测上有低电离的离子或者中性原子的谱线；而高电离态的谱线

很少。LINERs非常普遍，大概1/3的近邻星系(< 20 − 40 Mpc) 都

是LINERs (Ho et al. 1997)。此外，大概75%的LINERs是椭圆星系、

透镜星系(lenticular galaxies) 或者S0/a−Sab 型漩涡星系。LINERs在

明亮红外星系(luminous infrared galaxies; LIRGs) — 一般认为强

红外辐射是由于两个星系的碰撞所产生— 中也非常常见，观

测表明大概1/4的LIRGs为LINERs (Veilleux et al. 1995)。观测表

明，LINERs中一般存在较强的恒星形成活动，因此，有学者认

为LINERs是被恒星形成区内热恒星的辐射所照亮的。

– 2型类星体(quasar 2s) — 与2型Seyfert星系类似，此类类星体没有

强的光学连续谱辐射，也没有宽的谱线。在一般的巡天观测中很难

发现这类源。但是该类类星体的研究目前是一个热点。对活动星系

核的统一模型也是一个比较好的检验手段。

• 射电强AGN 如前所述，一般此类AGN都有较强的喷流。下面主要关

注射电强AGN的中心核区。

– 射电强类星体 — 与射电宁静类星体基本类似，主要是多了喷流的贡

献，所以射电波段有较大的不同。

– BL Lac天体和光学耀变体(OVV) (或者Blazars) — 他们的重要特

征是高光变、高偏振。BL Lac天体没有明显的发射线或吸收线，从
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而其红移很难给出，一般只能从寄主星系的谱线中得到。现在一般

认为BL Lac天体具有较强的相对论性喷流，且喷流的方向与观测视

角一致。光学耀变体OVV很像一个快速光变的成分叠加在一个标准

的射电强类星体上。需要强调的是，BL Lac和OVV的较高的光度和

较强的光变都是由于相对论的beaming 放大效应导致的。

– 射电星系—射电星系通常指由较高射电光度的星系(> 1041 erg s−1)。

从射电形态上来分大致可以分成两类，1) 致密型。大部分射电辐射

来自于中央很小的一个核，也称为核主导型；2) 双瓣型。射电辐射

主要来自于光学像两边两个巨大的射电辐射区（即射电瓣），也成为

瓣主导型。Fararoff & Riley (1974) 根据瓣的形态又把瓣主导型射电

星系分成了两类。一类是边缘暗型(edge-darkened；FR 1型) 一类是

边缘亮型(edge-brightened；FR 2型)。一般来说，FR 2型的光度要

高于FR 1型。射电星系的寄主星系是椭圆星系。

图 1.1: 活动星系核的统一模型图。原始图出自Urry & Parovani 1995

在认识和理解活动星系核的征途上，人们提出了“活动星系核的统一模

型”(Urry & Parovani 1995；图1.1)。该统一模型在确认吸积盘为其产能机制

上（参看后面的§1.3)，通过视角效应，用最少的参数描述了各种活动星系核的
观测现象，并获得了空前的成功。现在认为AGN 的基本成分有：

超大质量黑洞(SMBH)。AGN的中心一般认为存在超大质量黑洞，质量一般

在106 − 1010M⊙；

吸积盘以及冕区(Disk and Corona)。物质围绕中心黑洞旋转形成吸积流，黑

洞通过吸积释放引力能而产生辐射。吸积盘的表面可能存在着一些光学薄的热
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气体(冕），借助于这些热气体而辐射出高能的X射线。

物质宽发射线区(BLR) 和窄发射线区(NLR)。宽线区有大量孤立的围绕着中

央黑洞的云团组成，尺度大概为0.01-1 pc。窄线区在宽线区的外面，由许多低

密度气体云组成。尺度大概在0.1-1 kpc。

尘埃环(Torus)。尘埃环可能存在于宽线区和窄线区之间的区域。它遮挡了部

分中央引擎和宽线区的辐射，同时它也被中央引擎激发而产生红外辐射。

喷流(Jet)。形成与黑洞附近的核心区域。它可以将一部分吸积的物质以相对

论性的速度抛射到kpc甚至Mpc尺度。一般喷流只能在射电波段被观测。少数

喷流也能在光学或者X射线上被探测到。

统一模型的主要想法是在某些观测视角上，可以用一个很强的辐射吸收

体— 尘埃环— 来遮挡来自于宽线区的辐射；在沿着喷流的方向上，用相对论

性效应来解释广泛存在的较高的亮温度、短时标光变以及视超光速运动等等现

象(最典型的，如耀变体Blazars)。

关于统一模型，有几点需要特别指出的(参考L. Woltjer 在2002 年ASP 会

议“Issues in Unification of AGN” 的Closing Remarks [Woltjer, 2002])：

1, 早期的统一模型主要是考虑视角效应，目前学术界认为演化(evolution)

以及光变(variability) 可能也可能是统一模型的主要参数。如，有人认为开始

有一团完全包围核心的光厚(Compton thick) 气体，随着气体不断被驱散，超

亮红外星系(ULIGs) 演变成类星体，致密对称源(Compact Symmetric objects)

则演化成了FR II 型射电星系。

2, 光变可能也是一个非常重要的因素。当中心的辐射源由于某些原因（如

吸积率的减少）而消失了，则宽线区也将随之很快消失，而窄线区却能维持很

久。比如说硬X射线方面的研究表明我们的银河系中心在几百年前比现在要活

跃。尽管我们知道几乎所有的AGN光变的时标大概为年量级，演化的时标大概

在106年的量级上，但是其中的缘由尚未被学术界弄清楚。

3, 目前，由于观测设备的进步（灵敏度的提高、分辨率的上升），观测的

样本越来越大，人们发现，低光度活动星系核(参看下面的§1.2.2) 以及黑洞X射

线双星系统(参看下面的§1.2.3) 中也存在各种成分和结构，可能可以建立一个
类似的大统一模型。

1.2.2 低低低光光光度度度活活活动动动星星星系系系核核核(LLAGN)

随着各种大型的具有高分辨率、高定位标准和高灵敏度的望远镜(例如，

X射线波段：Chandra, XMM-Newton; 光学波段：VLT, Keck, Subaru; 红外波

段：Spitzer)的投入使用，一些从前以为没有活动性的“普通星系”— 主要

由恒星活动主导— 现在也能被探测到具有一定的活动性(参看Ho [2008] 的综

述)，而且这种活动性跟跟高光度活动星系核类似，如观测到致密的射电核
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图 1.2: 低光度活动星系核的能谱图(SED)。左图 NGC 4594核区的X射线波

段的能谱图(XMM-Newton 和Chandra)。两条平均线对应于不同的探测器。摘

自Pellegrini et al. (2003)。右图 全波段（射电- X射线）的能谱图。其中粗实线

为LLAGN，点线为射电噪源，虚线为射电宁静源，而细实线为星暴星系。注：

光度的绝对值已按某些比例调整过。摘自Ho (2004)。

心（如银河系中心, Shen et al. 2005)、点状的紫外核（Maoz et al. 1995）、宽

的Hα发射线(Ho et al. 1997a) 等等。这些特性都不是普通星系所具备的，但是

与高光度活动星系核又有一定的不同，因此人们把这类源定义为低光度活动星

系核(Low-luminosity Active Galactic Nuclei, LLAGNs)。根据辐射功率的大小，

低光度活动星系核主要包括低光度的Seyfert星系、低电离发射线区(LINER)、

过渡星系(transition type object, 介于LINER和HII区之间) 等。Palomar的巡天

表明40%以上的的近邻星系都存在LLAGNs (Ho et al. 1997a)。在活动星系核的

演化模型中，这类源对研究星系的形成和演化起着承上启下的桥梁作用，因而

越来越受到人们的关注。下面我们简述一下LLAGNs的基本性质。

• 有宽的发射线 跟高光度的1型AGN类似，有工作表明(Ho et al. 1997) 相

当比例的LINERs同样具有宽的发射线。

• 存在致密的核心 由于低光度活动星系核的光度很低，所以，在光学、紫
外波段基本上不能检测到（该波段被星系中的恒星辐射所主导）。但是，

Chandra等新型X射线望远镜具有较高的分辨率（大约1”），且由于其接

收器CCD的背景噪音很低，所以即便对非常弱的源，曝光时间也无需太

多。利用这些优势，研究人员发现，大概75%的LINERs中观测到X射线

辐射，其中2-10 kev的最低光度达1038 erg s−1。此外，高分辨率的射电观

测表明60−80%的LLAGNs都能观测到致密的射电核心(Nagar et al. 2002)

• 有较为特殊的能谱结构 低光度活动星系核的能谱(Spectral Energy Dis-

tribution; SED) 基本类似(Serlemitsos, Ptak & Yaqoob 1996)。具体来说，

一般这类LLAGNs的辐射在X射线波段都有两个成分：一个软的热辐射成

分，对应的温度大概是kT ∼ 0.7keV以及一个硬成分（见图1.2左图）。这

个硬成分用kT ∼ 5− 10keV的热韧制辐射模型或者一个幂率谱（γ ∼ 1.8）
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图 1.3: 低光度活动星系核的中央引擎图。内区为辐射无效的热吸积流(ADAF；

它为几何厚、光学薄的吸积模式)，外区为截断了的标准薄盘。内区可能还存

在喷流。摘自Yuan (2007b; see also Ho 2003)

模型都能够很好地解释。观测表明，硬的成分所受到的吸收更重、辐

射区域更致密，这表明该成分可能来自于更靠近中央黑洞的致密区域。

需要指出的是，低光度的活动星系核的辐射跟处于硬态的黑洞X射线双

星体系的辐射非常类似（见§1.2.3）。在光学波段，跟高光度AGN不同，

LLAGNs没有“大蓝包”（一般被认为是标准薄盘的特征)。而在红外波

段，我们观测到一些红外过剩(见图1.2右图)。目前，由于红外望远镜的

分辨率不够，尚不能确定这些红外过剩是否确实来自于中央引擎。

• 没有宽的Fe Kα谱线 部分LLAGNs已经观测到6.4keV附近的Fe Kα线，但

是谱线一般较窄(Terashima et al. 2002)。

• 射电噪(Radio loud) 传统的射电噪的定义为射电和光学的两个特定频

率上的流量比/光度比（R = Lν(6cm)/Lν(B band)）。R大于10定义为射电

噪，小于10定义为射电宁静（Radio queit）。对于高光度AGN而言，光学

波段寄主星系的贡献可以忽略不计，但是对于LLAGNs而言，光学波段寄

主星系的贡献较为重要，为了得到内禀的射电噪度R′，从而研究黑洞中

央引擎的物理，高分辨率的观测必不可少。利用Hubble的观测，在扣除

了外部光学辐射后，Ho & Peng (2004) 发现大部分LLAGNs都是射电噪

的。此外，Ho (2002)还进一步发现，内禀的射电噪度R′ 跟吸积率存在反

相关(R′ ∝ (LBol/LEdd)
−0.5)。

这些性质表明，LLAGNs很可能跟高光度AGN类似，中央也存在着黑洞-吸

积盘系统。该系统的活动性尽管要弱很多，但仍然跟普通星系有显著的区别。

LLAGN的中央引擎的基本图像可以描述为最外区可能存在着一个标准薄盘，
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在比较靠近内区的区域被一种几何厚、光学薄的辐射无效吸积流(即径移主导

吸积流ADAF, 参看§1.4) 取代。这个模型能够解释上面提到的主要观测性质。
此外，在靠近黑洞的地方，还可能存在着喷流(jet)。该喷流可以解释观测到的

射电辐射（注意，尽管ADAF 也能产生射电辐射，但是该吸积流产生的射电辐

射有时不足以解释观测到的射电辐射流量）。以上描述的基本图像可参看图1.3

(e.g., Yuan, 2007b; Ho 2003)。

1.2.3 黑黑黑洞洞洞X射射射线线线双双双星星星

最后，我们来介绍黑洞吸积过程的另外一个重要应用环境— 黑洞X 射线

双星系统(black-hole X-ray binaries，或black-hole binaries; BHBs)。顾名思义，

黑洞X射线双星是指有较强X射线辐射的“黑洞+伴星（一般是正常恒星）”的

双星系统。由于光度相对较低，目前基本上只能观测到银河系内的黑洞X射线

双星。并且，尽管银河系内存在大量的恒星级质量黑洞（据估计约有108 − 109

个），目前人们只观测到其中的20 颗(Remillard & McClintock 2006)。根据伴

星的质量区分，黑洞X射线双星可以细分为HMXB（high-mass X-ray binaries；

伴星一般为O、B、Be或者蓝超巨星，一般有较强的星风) 和LMXB (low-mass

X-ray binaries)7。X射线双星系统在整个天文学中的重要性体现在诸多方面：

1，系统中的黑洞是大质量恒星演化的终点，其前身星在坍塌过程中的喷发

物（如γ 暴、超新星等）是宇宙重元素的起源。2，恒星质量黑洞的质量分布

可以用来限制黑洞的形成以及双星系统的演化规律。3，部分黑洞可能跟超星

（hypernovae）有关，从而可能对研究γ暴(Gamma-ray Burst; GRB) 有很大的

帮助(McClintock & Remillard 2006)。以下我把黑洞X 射线双星简称为黑洞双

星。

关于这类源的观测和理论的文章都很多，这里我只简要介绍一些典型的

观测现象。更详细的内容，可以参看综述文章，如Zdziarski & Gierliński 2004;

McClintock & Remillard 2006; Remillard & McClintock 2006; Done, Gierliński,

Kubota 2007。其中Done, Gierliński, Kubota (2007) 的工作详细讨论了目前理

论上所存在的一些困难。

在目前已经证认的20个黑洞双星(以及别的黑洞双星候选者；black-hole

binaries candidates) 中，大多数都是暂现源。随着长期的日复一日的监测，研

究者发现大部分黑洞双星系统都存在着明显的光变（爆发，然后衰减decay），

并伴随着谱型的变化。对于持续时标为20天到几个月的爆发，一般认为是由吸

积盘中的不稳定性造成的，当物质提供率非常低以至于不能维持一个连续的

粘滞吸积流时，物质将会在吸积盘的外区堆积，直到达到某个阀值而开始触

发爆发(Remillard & McClintock 2006)。对于更短时标（如小时）或更长时标

（如几十年；GRS 1915+105的爆发态已持续了10 多年）的爆发，则相对复杂

7http://en.wikipedia.org/wiki/X-ray binaries
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得多。长时标的爆发应该跟伴星的物理状态相关。研究光变的一个典型的手段

即功率密度谱（power-density spectrum; PDS）。基本思路即对光变曲线傅立叶

变换，找出特征频率，即某个特征时标。PDS的形状和相对强度都能给我们提

供很多的启发。通过此技术，人们发现，黑洞双星系统中存在较强的准周期震

荡（Quasi-periodic Oscillations; QPOs）现象，QPOs的频率在0.01 - 450 MHz

之间。通过研究不同波段的QPOs 现象，人们还能推断出到底是哪个能段的变

化导致了QPOs 现象。这对于我们理解相关的物理过程非常关键。

图 1.4: 黑洞X射线双星的典型的辐射谱（XTE J1550 -564）。图中态的定义名

称跟本文稍有不同。high state 以及ultrasoft state（超软态）即本文所述的热

态（thermal state），其中超软态中非热辐射的比例极低，也被称为纯热态。摘

自Zdziarski &Gierliński (2004)

现在，我们谈谈黑洞双星的X射线辐射谱的谱成分及几个典型的黑洞X射

线的“态”。如上文在LLAGNs （§1.2.2）中所指出的那样，黑洞双星的X射线

（以及高能的γ射线）辐射的谱（∼ 0.5 − 500 keV）总体来说存在两个成份：1，

低能端的热辐射成份，该成份一般可以被一个多温黑体谱（如来自于标准薄

盘）拟合，对应的特征黑体温度大概在1 keV左右；2，高能段的非热成份，该

成份一般可以用幂率谱（photon spectrum NE ∝ E−Γ）拟合，该非热成份能够

延伸到远超过热成份的能段。非热成份有的存在着高能的截断（break）或者
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表 1.1: 黑洞X射线双星爆发态：命名及定义

态的名称（新） 具体定义内容a

(态的名称（旧）)

Thermal Disk fraction f b > 75%

(High/Soft) QPOs absent or very weak: acmax < 0.005

Power continuum level rd < 0.075

Hard Disk fraction f b < 20% (Power-law frac. > 80%)

(Low/Hard) 1.4 < Γ < 2.1

Power continuum level rd > 0.1

Steep Power Law (SPL) Presence of power-law component with Γ > 2.4

(Very high; Intermediate) Power continuum level rd < 0.15

f b < 0.8 & 0.1-30 Hz QPOs present, ac > 0.01;

or disk fraction f b < 50% with no QPOs

a2–20 keV 能段
b占总的吸收改正后的2–20 keV 的流量的比例
cQPO 幅度(rms).
dPDS中0.1–10 Hz的rms积分总强度.

此表格摘自Remillard & McClintock (2006)

指数截断（exponential cut-off）。此外，黑洞双星系统还存在着很宽的相对论

性Fe Kα谱线（与LLAGNs 不同，LLAGNs只存在窄Fe Kα线）和10− 30keV能

段的高能反射成份，一般认为这个反射成分来自于非热成分照射到外区的标准

薄盘而反射过来的辐射。反射成分一般在观测倾角很小（准面向）的时候容易

观测到。

自从黑洞双星系统被发现开始，人们就发现随着光度的变化，它的谱型

会有比较大的变化，即其两个成份（多温黑体成分和非热成分）的权重不断

变化。研究人员把黑洞X射线双星系统的观测光谱分成了五个态，按光度从高

到低排，分别是甚高态（very high state）、高软态（high/soft state）、中间态

（intermediate state）、低硬态（low/hard state）以及宁静态（quiescent state）。

由于不同的态之间的光度范围有所重叠，所以，后来人们按照两种成份的

权重分类：随着多温黑体成分权重的降低，黑洞双星系统被分成了如下三个

态(Remillard & McClintock 2006 及McClintock & Remillard 2006；参看图1.4，

注意图中的态的定义名称与下面我们的定义稍有不同。) ：

• 热态（thermal state；也称为high/soft state） 谱型由多温黑体谱主

导，一般而言，温度为0.7−1.5 keV左右（McClintock & Remillard 2006）。

高能非热成分的总光度所占的比例很低，一般低于25%。该高能非热幂率

谱非常陡，Γ = 2.1 − 4.8。热态没有QPO现象或者QPO现象非常弱。此

外，在更高能段上，人们发现其非热的X射线辐射并没有截断，甚至可以

延伸到γ能段，如10 MeV以上(Zdziarski & Gierliński 2004)。
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Very High State
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图 1.5: 黑洞X射线双星各个态的理论解释。图中态的定义名称跟本文稍有

不同。主要是图里区分了甚高态和中间态，而文中统一定义为陡幂率谱态。

需要强调的是，对陡幂率谱态，目前理论上还没有很好的解释（参看Done,

Gierliński & Kubota 2007）。注意，此图里没有考虑喷流的贡献（参看正文的

讨论）。图摘自Esin, McClintock & Narayan (1997)

• 陡幂率谱态（steep power-law state；它代表了甚高态和中间态）这

代表了从前所定义的甚高态和中间态两个态。该态最典型的特征是光

谱被一个幂率谱（谱指数Γ ∼ 2.5）所主导。在某些源中，此非热幂率

谱可以延伸到及高的能段（∼ 1 MeV）而没有观测到截断(Remillard &

McClintock 2006)。陡幂率谱态中同样存在着热成分，且比例想当高，但

是与热态不同的是，其非热成分同样非常强，且该态一般伴有QPO现象。

在光变图上，陡幂率谱态一般出现在较高的光度处。

• 硬态（hard state；也称为low/hard state） 在硬态中，谱主要由非热

幂率辐射（Γ ∼ 1.7）主导（在2 − 20keV能段上，其功率占总功率的比

例(1 − f)超过80%。在该态中，有的存在QPO现象，有的并没有QPO现

象。在此态中，多温黑体的辐射贡献很低，而且对应的典型温度也相当

低。这意味着标准薄盘只在整个吸积系统的外区存在；而内区可能是一

种与标准薄盘完全不同的热吸积流。此外，硬态的射电辐射比较强，一

般认为此时存在着喷流。研究表明射电辐射和X射线辐射有很好的相关性

（McClintock & Remillard 2006；利用“热吸积流ADAF + 喷流”的耦合

模型，Yuan & Cui [2005] 对该现象作出了很好的理论解释）。
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这里，为方便起见，我们在表1.2.3中给出了这三个态的基本情况的一个简

单的总结（Remillard & McClintock 2006）。

在上面的三个态中，最基本的态是热态和硬态，硬态到软态的转变发生的

位置一般不确定，最高发生在光度为0.2− 0.3LEdd (Done & Gierliński 2003; 其

中，LEdd ≈ 1.5 × 1038 (M/M⊙)，为Eddington 光度）。利用新发现的高温光薄

吸积流（ADAF；Narayan & Yi 1994）和标准薄盘（SSD；Shakura & Sunyaev

1973），人们目前已经能够比较好地给出黑洞X 双星的不同的态的理论解释

（Esin, McClintock & Narayan 1997; McClintock & Remillard 2006; Remillard &

McClintock 2006; Done, Gierliński & Kubota 2007)。这里简单介绍如下（图1.5；

关于吸积盘的基本内容和观测属性，参看§1.3）：影响吸积盘的动力学结构，
从而决定黑洞双星系统的“态”的基本因素是相对吸积率(ṁ ≡ Ṁ/ṀEdd，其

中ṀEdd = 10LEdd/ c
2为Eddington吸积率)。在吸积盘物理上，有两个基本的吸

积过程：标准薄盘和ADAF（及其重要发展明亮热吸积流LHAF）。其中ADAF

和LHAF 的辐射效率较低，温度很高，且几何厚、光学薄。这使得它成为理

想的提供高能辐射的场所；而标准薄盘的温度低，光学厚，观测上来讲，是

产生多温黑体辐射的标准环境。此外，我们还知道，在吸积率很高的情况下，

ADAF 和LHAF 将随着辐射的增强而变冷，从而转变为标准薄盘。所以，如

图1.5所示，解释黑洞双星的各种“态”的一个基本思想是考虑一个截断的吸

积盘模型— 外区为标准薄盘，而内区为ADAF 或者LHAF。他们交界的地方称

为截断半径（rtr）。随着吸积率的吸积率的提高，ADAF 和LHAF 的辐射越来

越强，即其外部将逐步冷却成标准薄盘（rtr减小），在这个环境下，总光度会

越来越大（标准薄盘的区域越来越大，而标准薄盘是辐射效率远远大于ADAF

及LHAF）。此外，由于高能辐射主要来自ADAF/LHAF，因而在这个过程中高

能辐射所占的比重会越来越低。最后，为了解释在硬态中存在的较强的射电

辐射，人们认为在该阶段可能存在着喷流。这个物理过程所具备的观测特性

跟实际观测是基本吻合的。但是，这个理论尚不能很好地解释甚高态（陡幂

率谱态），主要原因是在这个态中，总光度非常高（暗示标准薄盘可能会延伸

到吸积流的最内区），但它同时又有很强的高能辐射（暗示ADAF或LHAF成份

也同样非常重要）。对这个问题，目前还没有很好的解释（参看Done, Gerliński

& Kubota[2007]中的讨论，我自己跟合作者对这个问题的也有一些思考[Xie,

Niedźwiecki, et al. 2009]）。

1.3 吸吸吸积积积— 一一一种种种高高高效效效的的的释释释能能能机机机制制制

X射线双星以及活动星系核研究的一个基本问题就是确定它们的释能机

制。在19世纪的时候，天体物理学家认为物体塌缩过程中释放的引力能是天体

能量的唯一能源，但是该机制却远不能为太阳的整个“光辉”历程提供足够的

能量（跟据太阳的光度推出，引力能的释放只能提供3× 107年，远远小于太阳



第一章 综述 15

的寿命），所以引力能释放这一产能机制很快被人遗忘，扔进了旧纸堆。

峰回路转，柳暗花明。回到上世纪60年代，尽管核能是当时人们所发现的

最有效的产能制，研究人员却发现核能（太阳的能量来源）仍然远不能提供

宇宙中当时所观测到的一些高能天体物理现象所需要的能量。因此，伴随着

对致密天体（如白矮星、中子星及黑洞）的认识，通过吸积物质释放引力势能

再次进入天体物理学家的视线。致密天体的引力能释放是一种非常高效的释

能机制。我们可以做一个简单的量级估计来理解这个结论（e.g., Frank, King

& Raine 2002）：一团质量为m的物质从无穷远，通过某种机制（如下面所提的

吸积过程）落到某质量为M的致密天体（如黑洞）附近5 Rs处，该过程释放的

引力势能为∆E = GMm/5 Rs = 0.1mc2。这意味着如果这些能量都能以辐射

的形式释放出去，能量转换的效率(η; η ≡ ∆E/mc2) 将达到0.1左右，很显然，

这一效率远远高于核反应的效率（ηnuc = 0.007）。更重要的是，只要不断有物

质下落到中央天体表面（如连续的吸积过程），则将可以源源不断地提取这些

物质的引力能，困扰其他物理机制（如核能的释放）的寿命问题将不复存在。

天体物理学家把这种中央天体通过引力作用吸引周围物质下落的过程叫吸积

（accretion）。该过程被认为是活动星系核、X射线双星等天体的中央引擎。

随着越来越多的类星体和X射线双星的发现，吸积理论的研究走上了飞

速发展的快车道。1969年Lynden-Bell首次用吸积理论解释了类星体的能源机

制，随后，该理论不断地运用到了激变变星、X射线双星、活动星系核等领

域。从吸积流的温度来分，黑洞吸积盘模型分成“冷盘”和“热流”两大类。

前者的典型代表是低吸积率下的标准薄盘（SSD [Shakura & Sunyaev 1973];

温度低于106 − 107 K）以及高吸积率下的细盘（Slim Disk；Abramowicz et al.

1988）。后者的典型代表是径移主导吸积流（Advection-dominated Accretion

Flow [ADAF]; Narayan & Yi 1994; Abramowicz et al. 1995）及其在较高吸积率

下的延伸— 明亮热吸积流（Luminous Hot Accretion Flow [LHAF]; Yuan 2001,

2003）。与标准薄盘和细盘不同，径移主导吸积流及明亮热吸积流中的电子

和离子一般具有不同的温度，离子温度近似于维里温度，而内区电子温度则

在109 − 1011K之间。这主要是因为径移主导吸积流（以及明亮热吸积流）的密

度相对较低，而下落时标（即吸积时标较小），因此电子和离子之间的库仑碰

撞并不充分，从而两者之间没能达到热平衡。

下文我们将着重介绍吸积过程的一些重要的物理概念以及目前的主要

进展。在介绍目前几种重要的吸积盘模型时，我将重点介绍径移主导吸积

流(ADAF) 及其重要发展— 明亮热吸积流(LHAF)。这也是我自己研究工作的

基本理论基础。

1.3.1 吸吸吸积积积盘盘盘的的的形形形成成成及及及吸吸吸积积积的的的几几几个个个基基基本本本概概概念念念

由于吸积的核心物理是中央天体的引力作用，因此，在讨论吸积盘形成之

前，首先需要了解中央天体的势力范围— Bondi 半径。Bondi半径定义为中央
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天体的引力势能跟气体的内能相等的位置，即RBondi = GM/c2s(∞)。在该半径

以外，气体主要受自身运动（如热运动）及邻近环境的影响，而在此半径内，

中央天体的引力作用将不可忽略。在球对称吸积模型下，我们可以定义在此半

径处的吸积率为(Frank, King & Raine 2002)：

ṀBondi = λ 4πR2
Bondi ρ(∞) cs(∞)

= λ 4πρ(∞)G2 M2 c−3
s (∞),

(1.1)

其中，λ ∼ 1，跟气体的物态有关。从现在起，我们只考虑Bondi 半径之内的物

理过程，因为只有Bondi半径之内气体才跟中央天体（如黑洞）有直接联系。

我们知道，Bondi半径之内的物质（如等离子体或者气体）将逐步形成

吸积盘。但是在理解“吸积盘”之前，我们需要先理解“盘”是怎么形成的，

即为什么宇宙中的物质往往会呈现出一个个旋转的盘状结构形态，如银河

系的银盘、一些行星的光环等等。我这里参照O. Blaes 2004年在“科学美国

人”（Scientific American）上的撰文（Blaes 2004）作简要介绍。

宇宙中的物质，如超大质量黑洞周围的气体云，总是或多或少地存在一定

的角动量。由于角动量是守恒的，随着气体在引力的作用下越来越靠近中央天

体（气体的半径R 不断减小），其旋转速度会越来越快。对于转动轴所对应的

赤道面上的气体，由于不断增强的离心力能够抵消掉一部分引力，从而下落的

速度将减慢；对于远离赤道面的气体，其转动轴方向上的引力没有任何力能够

抵消，从而这团气体将快速地向赤道面坍塌，直到气体压能够支撑起该团气

体。最终的结果是，在没有角动量损失的情形下，这团气体云会形成一个绕中

心天体圆周旋转的盘面— 旋转盘（e.g., Blaes 2004），如土星的光环等。该过

程最终所对应的圆周运动的半径称为圆化半径（Circularization radius；Frank,

King & Raine 2002）。圆化半径之内物质将作准圆周运动— 实际上由于有径向

的下落速度，做的是螺旋运动。

除了无转动球对称的吸积过程（如Bondi吸积；在远大于圆化半径的区域，

气体的角动量远小于当地的Kepler角动量，吸积过程可以近似地看成Bondi吸

积），一般而言吸积过程基于上述的旋转盘。在吸积盘中，盘中物质在旋转的

同时物质不断落向中心天体。研究吸积盘，首先一个最基本的问题是：物质为

什么能够继续下落。我们知道，物质要想从无穷远处落到中心天体上，不仅需

要其不断地损失机械能，而且需要其能够不断地损失（或者向外转移）角动

量，这在吸积物理中是个非常核心的问题。

由于该气体盘中的物质做较差转动（differentially rotating），因此，如果

该气体盘同时中存在某种等效于摩擦的作用（如粘滞、湍动、相邻层上的磁场

作用等; Shakura & Sunyaev 1973），则整个气体盘将不可避免地出现吸积过程：

考察相邻两个半径处的两团气体，内区的气体旋转线速度（υϕ; υϕ ∝ R−1/2）比

外区的要大。摩擦的效果是使得两者的速度趋于一致— 外区的转动速度将增

大，而内区的转动速度将降低— 即角动量将从内区向外区转移（同时，能量也
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会由内区通过两团气体的相互作用而向外传递）。很显然，随着内区物质的角

动量的降低，离心力将减弱。因此，在引力的作用，内区的物质将继续向内下

落（Blaes 2004; 图1.6 即为该机制的示意图）。在这个过程中，摩擦将使得物质

的温度升高并辐射掉一部分能量，因而物质的总机械能（动能+引力势能）将

下降。总机械能和角动量的同时减少使得物质能够一直下落至中央天体表面。

在天体物理中，人们并不非常清楚吸积盘中摩擦（粘滞）的具体物理过

程。我们知道，分子粘滞远远不足解释观测到的光变等现象（§4.7 in “Accretion

Power in Astrophysics”, Frank, King & Raine 2002; Balbus 2003）。由于天体往

往有着极大的尺度，因而雷诺数（Reynolds Number; Re = inertia terms/viscous terms

∝ υL/ν，其中ν为动力学粘滞系数，L为系统的尺度）一般都非常大，因而非

常可能会出现湍流（turbulence），而湍流有助于角动量的转移。基于这种考

虑，Shakura 和Sunyaev 两人在1973年（Shakura & Sunyaev 1973）提出了粘滞

的标准模型— 著名的α模型。

众所周知，湍动所对应的粘滞可以表达为ν ∼ λturb υturb，这种类型粘

滞的典型尺度和湍动反转速度（turnover velocity; υturb）由最大的湍动团

块（eddy）所决定（Landau & Lifshitz 1959）。因此，借鉴分子粘滞的形式，

Shakura和Sunyaev把无规磁场和湍动转移角动量的等当时尚未完全理解的微观

物理过程直接用ν = αcsH表达起来，其中，cs为气体的声速；H为吸积盘的典

型尺度— 半高厚度。而所有未知的和不确定的因素都被吸收进参数α。

尽管应用α粘滞模型发展吸积盘理论取得了空前的成功，α模型本身并不

能解答转移角动量的具体物理过程。而且，需要特别指出的是，最近的研究

表明，尽管吸积盘的雷诺数非常大，但是如果只考虑流体力学的效应（没有

磁场作用），做类似于开普勒转动（dL/dr > 0）的吸积盘中并没有湍流产生，

或者说，流体类型的湍动不足以提供天体物理中所需要的粘滞强度，不足以

支持快速有效的吸积。这在最近的Princeton的一个实验中得到了充分的验证8。

这主要有两方面的原因（Spruit，私人交流）：1，天体中的吸积流并没有严格

的边界，而流体类型的湍动往往由边界处产生；2，流体类型的湍动的传播

时标（Tturb ∼ H/cs）跟转动时标相当，意味着产生湍动的物理环境将很容易

就会被破坏掉，即湍动不能有效地维持住。研究者曾提出过很多设想，如对

流型湍流、电子粘滞、潮汐作用等等，目前最可能的途径是通过磁转动不稳

定性（Magnetorotational instability; MRI）实现的9。值得一提的是，Shakura

和Sunyaev 早在1973年即凭借着深邃的科学洞察力，高瞻远瞩地提出磁场也

是一种可能的微观因素。MRI最初是1959年Velikhov在研究理想磁流体拖曳

流（有较差转动）时提出来的10，后来该思想被Chandrasekhar (1960) 及Fricke

8Ji, H., Burin, M., Schartman, E. & Goodman, J. 2006, Nature, 444, 343. “Hydrodynamic turbulence

cannot transport angular momentum effectively in astrophysical disks ”
9http://en.wikipedia.org/wiki/Magnetorotational instability

10Velikhov, E. P. (1959), “Stability of an Ideally Conducting Liquid Flowing Between Cylinders

Rotating in a Magnetic Field”, J. Exptl. Theoret. Phys. 36: 1398
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(1969) 推广到更一般的情形11。最近，Balbus 和Hawley 两位学者（Balbus &

Hawley 1991）再次发现了MRI，并且发现MRI 和黑洞吸积流中湍动之间的深

刻联系，从而使得MRI焕发出新的生命力。流体力学的Rayleigh 稳定性判据告

诉我们，只要比角动量（L ≡ r2Ω）是半径的单调增函数，吸积流就能够始终

维持为层流（laminar flow）而不会有任何湍动。但是，MRI理论却告诉我们，

只要存在磁场，无论该磁场多么的微弱，满足dΩ/dr < 0 的流体都将由于不稳

定性的存在而不可避免地出现的湍动。而dΩ/dr < 0 恰恰正是天体物理里吸积

盘所对应的情形！！！即便是存在极弱磁场的吸积流也会有与不含磁场的吸积流

根本不同的命运。

由于MRI机制很有希望解决角动量转移这一吸积盘的核心问题，所以一

经提出，便引起了学术界的高度重视。科研人员对该机制进行了全方位多角

度的研究和检验。现在，无论是从理论上、数值模拟上（Hawley et al. 1995;

Stone & Pringle 2001; etc.）还是从实验室实验上（Sisan et al. 2004; Stefani

et al. 2006; etc.），该理论都得到了广泛的验证。关于MRI的物理机制，可以

参看Balbus & Hawley 1991 (原始文献), 1998 (综述); Kato, Fukue & Mineshige

1998, 2008 以及Balbus 2003 等文献。下面我参照图1.6 简要介绍其思想（参

看Kato et al. 1998 文献中的§17.3）。

图 1.6: 吸 积 盘 中 物 质 通 过 磁 转 动 不 稳 定 性（MRI）来 转 移 角

动 量 的 理 论 示 意 图。 摘 自Princeton大 学 等 离 子 体 实 验 室 的MRI 网

页(http://mri.pppl.gov/physics.html)

11Chandrasekhar, S. (1960), “The stability of non-dissipative Couette flow in hydromagnetics”, Proc.

Natl. Acad. Sci. 46: 253; Fricke, K. 1969, A&A, 1, 388
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众所周知，磁力线具有一定的弹性，即可等价于一根弹簧或橡皮筋（Kato

et al. 1998, 2008）。磁场的Maxwell张量可以分解成一个各向同性的压强项和

一个沿着磁力线的张力。后者可以用来阻止磁力线的变形，因而一般而言能让

系统回到初始位置去。但是，对于具有较差转动的系统（differentially rotating

system）— 吸积流，张力却能导致不稳定。为简单起见，我们考虑系统中有

垂向磁场Bz。假如位置P的流体元由于扰动向外移动到P’ 位置。则由于角动量

守恒，此时，它的角速度要比P位置的角速度要小。但是，由于该流体元随身

带着原来P位置的磁力线— 一根橡皮筋。我们知道，对稳态系统而言，磁力线

上的所有元素都具有相同的角速度，否则它将不断缠绕（Ferraro’s isorotation

law12）。因此扰动到P’的流体元将会被磁场拖曳而具有原来P 位置的角速度。

因而其角动量将增大，且该流体元的角动量比P’当地的其他流体都要大（吸

积流中dΩ/dr < 0）。如果扰动的垂向尺度较小，则所增大的离心力可以被磁

张力所平衡，甚至该流体元会被拉回原地P位置；但是，如果扰动的垂向尺

度不是特别小（这往往容易满足），则离心力不能被磁张力平衡，流体元还

将继续向外移动— 不稳定性产生！这种不稳定性一般被称为磁转动不稳定性

（Magneto-rotational instability）。对于更一般的环境，该不稳定性也同样会存

在（Balbus & Hawley 1991, 1998）。

最后，需要说明的是，尽管磁转动不稳定性在理论、数值模拟以及实验上

都取得了很大的成功，我们仍然不能说我们已经对吸积盘转移角动量的物理机

制已经完全掌握。一方面跟观测所需要的数值相比，目前MRI 所得到的等效

粘滞系数（α）还偏低（Hawley & Krolik 2001）；另一方面，对于温度比较低

的标准薄盘或者温度更低的行星盘，气体的电离度比较低，可能磁场本身就很

小，而且气体跟磁场的耦合效应也比较低，因此这种情形下的磁场MRI效应的

有效性仍值得作更深入的探讨。

总的来说，当旋转盘中的气体能够不断损失能量和角动量时，吸积过程即

不可遏制地发生了。

1.3.2 四四四种种种主主主要要要的的的吸吸吸积积积流流流模模模型型型

自吸积作为解决高光度天体的一种最可能的能源机制被提出之后，四十

年来人们先后提出了四种著名的吸积盘模型。按照提出的先后顺序分别是：

Shakura和Sunyaev的几何薄光学厚的标准薄盘（SSD盘）、Abramowicz 等人提

出的几何厚光学厚的细盘（Slim盘），Narayan 等人提出的几何厚光学薄的径

移主导吸积流（Advection-Dominated Accretion Flow, ADAF），以及Yuan 提

出的明亮热吸积流（Luminous Hot Accretion Flow, LHAF）— ADAF 在较

高吸积率下的发展。下面我将逐一介绍这四种吸积盘模型。此外，Shapiro，

Lightman 和Eardley 提出的几何薄光学薄的吸积流（SLE盘）在历史上也有着

非常重要的地位，这里也将作简单介绍。更多的细节可以参考Frank，King &

12Ferraro, V. C. A. 1937, MNRAS, 97, 458
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Raine （2002）以及Kato，Fukue & Mineshige (1998, 2008) 等专著。

（一） 标准薄盘（Shakura-Sunyaev Disk）

1973年Shakura 和Sunyaev 提出的吸积盘模型— 标准薄盘（SSD）— 标志

着现代吸积理论的诞生。由于当时对吸积流内转移角动量的物理过程极度不

清楚，他们回避了对该过程的具体研究，而是引入了一个参数α 去描述粘滞过

程— 即著名的α 粘滞率。

除了忽略吸积物质的自引力、吸积流为定常态以及轴对称这几条一般性的

吸积理论假定外，标准薄盘还自洽地假定，

(1)，吸积流是几何薄的（吸积流相对于中心天体的张角很小，H/R ≪
1）；

(2)，在垂直方向上，吸积流处于流体静力学平衡；

(3)，吸积流为开普勒转动，径向的加速下落的动力学影响可以忽略；

(4)，吸积流为光学厚，主要的冷却机制为黑体辐射；

(5)，粘滞应力的唯一有具有重要动力学意义的非零分量是rϕ分量（由对称

性可知，同样还有ϕr分量）。该粘滞可以用分子形式的粘滞刻画，其动力学粘

滞系数可人为地定义成ν = η/ρ = α csH（参看§1.3.1）或者更简单地定义粘滞
张量τrϕ = −αP。

在以上这些限定下，原本非常复杂、难于求解的三维含时吸积流动力学方

程组变得相当简单。只要吸积盘中的物态方程和不透明度的形式给定，运用质

量、动量和角动量守恒定律即能确定吸积盘中的各个物理量对半径的依赖关

系(Shakura & Sunyaev 1973; Kato, Fukue & Mineshige 1998, 2008; Frank, King

& Raine 2002)。例如，

νΣ =
Ṁ

3π

(
1−

√
Rin

R

)
, (1.2)

4σT 4
c

3τ
=

3GMṀ

8πR3

[
1−

√
Rin

R

]
, (1.3)

p = pgas + prad =
ρkTc
µmp

+
4σ

3c
T 4
c , (1.4)

研究表明给定粘滞系数、中央天体的质量以及吸积率(α,M, Ṁ) 这三个参

数，即可完全确定标准薄盘的动力学结构和辐射。前面已经提到，标准薄盘在

各个半径处都可以近似认为是黑体热辐射，所以，整个吸积盘的辐射谱是多温

黑体谱，且有总光度跟最内区的温度有个很好关系：L ∼ T 4
in。近年来该关系在

用来确认最内轨道的位置或者推论黑洞的质量范围、自旋属性等问题上都得到

了广泛的应用。

最后，如图1.7所示，按照吸积盘内压强和不透明度的物理机制的不同，标

准薄盘通常可以分成三个区：最外区压强以气体压为主，不透明度以自由- 自
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图 1.7: 标准薄盘分区示意图。最内区压强由辐射压主导，不透明度由电子散射

主导；中区压强以气体压为主，不透明度由电子散射主导；而最外区压强以气

体压为主，不透明度以自由– 自由吸收为主。图摘自Shakura & Sunyaev (1973)

由吸收为主；中区压强以气体压为主，不透明度由电子散射主导；而内区压强

由辐射压主导，不透明度由电子散射主导。

尽管这个简单的模型在实际应用中获得极大的成功（如解释激变变星的连

续谱；活动星系核的大蓝包以及双峰发射线等）而被称为吸积的标准模型，随

着研究的深入，SSD模型也暴露出一些局限性。首先，我们知道在α 粘滞模型

里，辐射压主导的吸积系统是热不稳定和粘滞不稳定的（Shakura & Sunyaev

1976），因此，在吸积率较高时，标准薄盘的内区一定是不稳定的。其次，在

动力学方面同样存在着局限，径向上标准薄盘始终做亚声速运动，这与理论上

物质一定是以光速（当然也就超声速了）落入黑洞的结论矛盾。最后，双星中

的SSD表面的温度一般在104 − 105K，最高也不超过107K，这不能解释观测到

的远紫外到X射线波段的辐射。

为了解释观测到的紫外到X射线的“高能”辐射，天文学家对症下药，很

快便把标准薄盘中光学厚的假定改为光学薄，从而提出了历史上非常重要的吸

积盘模型— Shapiro - Lightman - Eardley（SLE）模型。

Thorne和Price在1975年提出(Thorne & Price 1975)，如果吸积盘的内区是

由光学薄的高温气体（电子温度在109K）组成的话，就能产生观测到的硬X射

线辐射。Shapiro, Lightman & Eardley三人发展了这个思想，在1976年提出了

一个新的自洽的黑洞吸积盘模型（SLE盘）。SLE与标准薄盘的最大不同就在

于它假定吸积流是光学薄的，并且吸积流为双温吸积— 离子跟电子具有不同

的温度。此时主要的辐射机制（即冷却机制）为高温电子与软光子的逆康普

顿辐射。这种吸积流可以产生很强的X射线辐射，跟一些黑洞X射线源及活动

星系核的观测吻合。令人遗憾的是，后来的研究发现，SLE盘虽然是粘滞稳定

的，但却是热不稳定的（Piran 1978），因而不太可能真实存在。尽管如此，我

们并不能认为SLE 一无是处。人们发现，只要引入径移，SLE便能达到热稳定

（Abramowicz 1981; Abramowicz et al. 1995; Wu 1997）。从这个角度来讲，后

来的径移主导吸积流从SLE这个失败的理论上获得了很多启发，如电子和离子
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的双温思想等等。

（二） 细盘（Slim Disk）

标准薄盘中辐射压主导的内区是粘滞不稳定的，也是热不稳定的，这是标

准薄盘模型的理论困难之一。早在1981年，Abramowicz 便指出如果粘滞产生

的大部分能量都能够保存在吸积流中，而形成所谓的“径向移动”的热流。那

么这股热流就能够带走SSD中多余的热量，而消除粘滞和热这两种不稳定性。

这便是吸积盘理论中的径移思想（Advection）。可以想象，原本强大的辐射压

会使得盘在垂直方向变得很厚，但是，由于径移热流的存在，盘不会无限膨胀

变厚，而是在某一个相对厚度上稳定下来。这时候吸积流将不再是几何薄的，

而是类似球型（H/R ≤ 1）。在此情形下，标准薄盘中的局部热平衡被打破，

此时的热平衡方程变成了Q+ = Q−
rad + Qadv，即粘滞产热跟辐射释能及径移的

热能三者之间的平衡。

很显然，想要消除不稳定性，需要径移能量（Qadv）超过辐射冷却

（Q−
rad）而成为最重要的冷却机制。这需要什么样的物理环境呢？研究表明

（Abramowicz et al. 1988），一个可能的物理途径是：吸积盘不仅几何厚，而

且光学厚，因而辐射在吸积盘里还没有来的及辐射出去就随着吸积物质带

入黑洞，即吸积流中有很强的光子囚禁效应（photon trapping; Ohsuga et al.

2002）。显然，这要求吸积盘具有很高的吸积率，如超过爱丁顿吸积率。这种

光学厚、辐射压为主的径移主导吸积盘被称为细盘（Slim Disk ）。

由于也是产生黑体辐射的冷盘，细盘被认为是标准薄盘在高光度（高吸

积率）条件下的自然延伸，区别在于细盘中的相当一部分辐射光子被吸积流

“囚禁”而带入了中央黑洞，而标准薄盘的释放的能量全部都辐射出去了。细

盘（Slim Disk）被认为在很多高光度天体，如超亮X射线源（Ultra Luminous

X-ray sources, ULXs）、窄线Seyfert 星系（NLS1）等环境中存在。

最后，需要说明的是，从径移的概念来讲，细盘作为一种径移主导吸积模

式，是径移主导吸积流（ADAF）在高光度区域的对应体。差别在于径移主导

吸积流的辐射产生效率很低，而细盘由于光深很大，产生的辐射中有很大比例

的辐射由于被“囚禁”在吸积流中并被径移进黑洞而没有能释放出去，因而等

效的“真实”辐射效率很低。

（三） 径移主导吸积流（Advection-Dominated Accretion Flow; ADAF）

如在细盘（Slim盘）中所指出的那样，能量的径移消除标准薄盘内区的不

稳定性。另一种径移冷却为主的情况是：吸积流是几何厚，但却是光学薄的，

即光学薄的径移主导吸积流（Advection-dominated accretion flow; ADAF），

简称ADAF。ADAF最初的思想是由Ichimaru (1977) 及Rees et al. (1982) 等

给出的，但是真正明确的ADAF吸积流的研究始于Narayan & Yi (1994) 以

及Abramowicz et al. (1995)。径移主导吸积流的吸积率很低，而且吸积流的径

向速度也很快，从而密度很低。因此，粘滞产热不能在吸积时标内被有效地通
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过辐射而释放掉，而是作为气体的内能保存在吸积流中，最终随吸积流一起落

入黑洞。因为密度很低，离子和电子的热耦合也很弱，离子的温度很高，能达

到维里温度，电子由于辐射的原因而温度稍低。这表明，ADAF是一个双温吸

积流。由于径移的存在，所以与SLE盘不同，ADAF是稳定的。此外，即便存

在小尺度的扰动，ADAF仍然能够保持稳定（Wu 1997）。

Radio
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图 1.8: ADAF辐射谱示意图。其中S，C，B分别对应于电子的同步辐射、逆康

普顿辐射以及韧致辐射。γ辐射来自π介子的衰变。实线、虚线、点线分别对应

于低、中、高三种吸积率。图摘自Narayan et al. (1998)

由于是光学薄的吸积流，因而径移主导吸积流的辐射远比标准薄盘和细盘

来得复杂，包括了同步辐射、韧致辐射、逆康普顿辐射以及质子-质子碰撞产生

的中性π0介子衰变而产生高能的γ射线，其光谱范围从射电（∼ 108 − 109 Hz）

一直覆盖到高能的γ射线（≤ 1023 Hz ）。图1.8给出了ADAF的光谱（νLν）示

意图及主要的辐射区。如图所示，低能的射电辐射主要由同步辐射产生，光学

和X射线辐射是由康普顿辐射和韧致辐射主导。而高能辐射来自于π0 介子的衰

变。对于射电波段的辐射，由于径移主导吸积流是越往内区磁场强度 B 越大，

所以越是高频的射电辐射，越是由更靠近黑洞的内区产生的。图中实线对应于

低吸积率，虚线对应于中等吸积率，而点线对应于较高的吸积率（注意，图中

的纵坐标νLν做了归一化，很显然，吸积率越高，光度应该会更高）。

ADAF作为一个高温的低吸积率吸积盘模型，在对低光度辐射源的解释上，

取得了空前的成功（如银河系中心、一些低光度AGN、黑洞X射线双星的硬态

等），显示出极强的生命力。

对ADAF，这里就简单介绍到这里，关于ADAF的基本的动力学方程、辐

射机制、近期的进展等等，将在随后的§1.4 和§1.5 作详细介绍。
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（四） 明亮热吸积流（Luminous Hot Accretion Flow; LHAF）

近年来，ADAF的理论取得了长足的进展，其中一个非常重要的进展即为

发现了明亮热吸积流（Luminous Hot Accretion Flow; LHAF）。通常认为当辐

射冷却率超过粘滞产热时，吸积盘的热解则将不复存在。Yuan (2001, 2003)

的工作表明，类似于无粘滞的Bondi吸积，即便辐射冷却率超过了粘滞产热

率，只要有足够的压强加热（而随着吸积的进行，气体的体积正好是减小的，

压强做功将起加热作用；我们也把该压强加热称为压缩功），则气体仍然能

够处于热解状态。从离子能量平衡方程的角度来说，dUi = Qadv − P dV =

(Q++Q+
compress)−Q−

ie，其中Q
+
compress > 0。只要Q++Q+

compress > Q−
ie，则内能仍

将增大，热解就能继续维持。LHAF吸积盘模型的发现使得热吸积流能够延伸

到更高的吸积率下，从而能够解释一些更高光度的源处于“ADAF”态的问题。

明亮热吸积流存在两个解区，当吸积率只是稍大于径移主导吸积流的吸积率上

限（ṁ1）时，由于压强的压缩功，整个吸积流仍然能够维持在热解状态；而

当吸积流超过5 ṁ1时，则在吸积流的内区，辐射冷却太强，以至于压强的压缩

功也不足以维持住热态。在此情况下，吸积流的内区将会塌缩成标准薄盘SSD

(Yuan 2001)，或者热流中将充满很多冷团块成为两相吸积流(Yuan 2003; Yuan

& Zdziarski 2004)。此外，与标准的径移主导吸积流相比，明亮热吸积流的辐

射效率大为提高，在靠近其解的上限时，辐射效率已经跟标准薄盘相差无几，

也就是说，明亮热吸积流将不再是“径移主导”的吸积流。

从辐射效率上讲，LHAF连接了高辐射效率的SSD和低辐射效率的ADAF；

对辐射而言，它由于是热解，所以仍然是同步辐射+韧致辐射，以及它们的逆

康普顿散射，但是由于明亮热吸积流的吸积率较高，因而光深较大（但仍远远

小于标准薄盘），因而其逆康普顿散射的辐射贡献远超过ADAF。

这一模型将在随后的§1.5.3 中作为ADAF的重要进展而做进一步的阐述。

现在，我们谈一谈四种吸积流的统一描述问题。

虽然四种吸积流有着截然不同的物理结构及辐射过程，但是却能够统

一给予描述。这其中最重要的一个手段就是面密度- 吸积率（Σ − Ṁ）图。

Abramowicz等人（Abramowicz et al. 1995）首先研究了这个问题，采用的方法

是考虑某个选定半径R 处的所有可能的解。假定四种吸积盘均为开普勒转动，

并把能量方程进行必要的简化。为了研究不同的吸积盘模型，他们在辐射冷却

机制上采用两种方式：或者分别处理了光学厚和光学薄的情形，即光学厚认为

是黑体辐射，而光学薄就是韧致辐射；或者采用一个桥梁公式（Hubeny 1990;

Narayan & Yi 1995b）来统一描述光学厚和光学薄的情形。由此，他们能够同

时研究所有的吸积盘模型。采用桥梁公式的结果显示在图1.9 上。在面密度-吸

积率图上，热平衡解被分成了两个分支，左边低面密度区的光深τ ≪ 1，这个

区的上支为ADAF，而下支为热不稳定的SLE。右边的高面密度区的光深则远

远大于1（τ ≫ 1），从上而下分别是Slim 盘、辐射压主导的SSD 和气体压主导
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图 1.9: 半径10 Rs处四种主要吸积盘模型的统一描述。四种吸积盘模型分别

是SSD, Slim, ADAF以及LHAF。图中还显示了有历史重要意义的的SLE吸积

盘模型在整个Σ− Ṁ上的位置。实心点和三角形分别来自整体解的结果。实心

方块代表着光深τ ∼ 1的位置。图摘自Yuan (2003; 另外参看Abramowicz et al.

1995 以及Chen et al. 1995)。

的SSD。这其中，辐射压主导的SSD 和SLE 都是不稳定的，因而在实际物理环

境里不太可能存在。明亮热吸积流（Luminous Hot Accretion Flow, LHAF）的

光深τ ∼ O(1)，它连接了低光深解及高光深解；或者说，它介于辐射有效的吸

积流（SSD）与辐射无效的吸积流（ADAF）之间。

需要强调的是，我们这里的分类是根据吸积盘理论中的两个最基本的要

素（吸积率以及电子温度[或光深]）来划分的。显然，基于不同的研究侧重点，

人们还会采用其他一些分类方式。同时，在几十年的吸积理论发展中，还产

生了一些别的重要的吸积盘模型，如中微子主导吸积流NDAF、磁场主导吸积

流MDAF、对流主导吸积流CDAF、绝热的内流-外流模型ADIOS等等。这些吸

积模型对于各自所关心的领域都有其重要影响力。这里就不展开了。

最后，我们讨论一下SSD-ADAF的转变（跃迁）机制（参看Yuan 2007b

的综述）。这有助于我们理解黑洞X射线双星的不同的态以及态转变。我们

知道ADAF模型适用于X射线源的硬态，而SSD模型适用于软态，但无论是硬

态还是软态，都难以单独用SSD或ADAF来同时解释观测到的X射线波段和光

学— 紫外波段的辐射。因此人们自然而然地想到“杂交（Combination）”，即

用一个截断的吸积盘模型— 外区为SSD，内区为ADAF — 来描述整个吸积流
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的结构。目前对SSD向ADAF的转变还不是十分了解。可能的方案有：1，薄盘

的蒸发模型（Meyer & Meyer-Hofmeister 1994; Liu 1999）。这是一个盘冕共存

的模型，标准薄盘的上方存在热冕（Corona，等价于ADAF）。考虑热的冕和

冷的薄盘之间的热传导效应，冷的物质会通过蒸发过程转化为热气体进入到冕

区。若蒸发率大于盘的吸积率，则表明整个吸积盘都会转变成热冕。2，“湍动

能量传输机制”（Honma 1996; Manmoto et al. 2000）。在这一模型中，他们考

虑了常常被忽略的径向的湍动能流。与对流类似，这一能流正比于熵的梯度。

当湍动能流超过某一阀值时，这一机制能够提供足够强的径向能流，使得薄盘

转变成ADAF。但是，这一机制的物理本质目前还不是很清楚，在吸积盘中能

否存在还有较大的争议（Balbus 2004）。3，SSD内区的热不稳定机制也是可能

的薄盘向ADAF 转变的方案。总的来说，薄盘到热吸积流（如ADAF）的转变

机制目前还是一个重要但尚未解决的理论问题。
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1.4 径径径移移移主主主导导导吸吸吸积积积流流流(Advection-Dominated Accretion Flow)

径移主导吸积流ADAF模型是黑洞吸积盘领域继标准薄盘之后一个里程

碑式的突破（Narayan & Yi 1994, 1995a, 1995b; Abramowicz et al. 1995）。由

于ADAF模型是本论文的基础，因此我们这里做一个比较详细的介绍。关于

它的动力学及辐射，还可以参看很多出色的综述性文章，如Narayan et al.

(1998)，Kato et al. (1998, 2008)，Yuan (2007a) 等。

吸积盘物理的最基本的方程是质量的连续性方程，动量方程以及能量方

程，即（Frank, King & Raine 2002）：

∂ρ

∂t
+∇ · (ρV) = 0,

ρ

[
∂V

∂t
+ (V · ∇)V

]
= −∇P + f + frad,

∂

∂t
(ρυ2/2 + ρε) +∇ ·

[
(ρυ2/2 + ρε+ P )V

]
= f ·V −∇ · Frad −∇ · q,

(1.5)

其中，各个变量都是其常用的意思，如ρ为密度，υ,V分别为速度绝对值和速

度矢量。外力f是引力和粘滞力的和（f = fgrav + fvis）。Frad 为辐射致冷流量

（Flux）。对于径移主导吸积流ADAF而言，吸积率很低，气体密度很低，并且

径向速度较大，因而在吸积时标内气体并不能有效地冷却。粘滞产生的能量

将保存为气体的内能，最终被带进黑洞，因此ADAF的辐射效率非常低（参

看图1.11），从而在动力学方程上可以忽略辐射的贡献。此外，如§1.3.2所述，
ADAF中电子和离子不能达到有效的热平衡，所以ADAF是一个双温吸积盘，

其中电子由于存在辐射效应，温度远低于离子温度。从等离子物理的角度来

说，电子-电子、离子-离子以及离子-电子相互碰撞的频率存在着非常强的关

系13：νee,ei : νii : νie ∝ 1 : (me/mi)
1/2 : (me/mi)，因此，首先电子通过碰撞达到

热平衡，43倍的时间之后，离子也通过碰撞达到热平衡。而还需要43倍的时间

之后，电子和离子之间才能达到热平衡从而具有相同的温度。这意味了对于稀

薄的，并且下落时标比较短的ADAF吸积流来说，双温结构— 电子的温度与离

子的温度不相等— 是非常自然的结果；甚至，ADAF 中的离子也可能未能达

到热平衡（Narayan et al. 1998)。

在稳态、轴对称假定下，由方程组Eqs. (1.5)，并采用α 粘滞描述（动力学

粘滞ν ≡ α cs H）和单温近似，可以得到高度积分的一维ADAF动力学方程组

13Nicholson, D. R. 1983, “Introduction to Plasma Physics”, John Wiley & Sons.
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（Narayan & Yi 1994），

Ṁ = −4πρυRH = const.,

υ
dυ

dR
− Ω2R = −Ω2

KR− 1

ρ

d

dR
(ρc2s),

υ
d(ΩR2)

dR
=

1

ρRH

d

dR

(
νρR3H

dΩ

dR

)
,

ρυT
ds

dR
≡ qadv = q+ − q− = f νρR2

(
dΩ

dR

)2

,

(1.6)

其中，H = cs/ΩK为吸积盘的厚度特征尺度。s为单位质量的熵，q−是辐射释

能，q+ = νρR2
(
dΩ
dR

)2
为粘滞产热量。系数f = qadv/q+，描述了径移能占总粘滞

产能的比例，对于ADAF这类径移主导吸积流，f ∼ 1，而对于标准薄盘SSD，

f ∼ 0。在这个思路下，我们把能量方程改写为，

qadv = q+ − q−. (1.7)

明显地，有三种典型的吸积流（Narayan et al. 1998; Narayan & McClintock

2008），

• q+ ≃ q− ≫ qadv. 这类吸积流的粘滞产生的热量绝大部分都被辐射掉出去

了，辐射冷却很有效（L ∼ 0.1Ṁc2）。径移的能量基本可以忽略。这类吸

积盘的典型代表即为几何薄的吸积流，如SSD和SLE。

• qadv ≃ q+ ≫ q−. 这类吸积流代表着另外一个极端情况：大部分粘滞产

生的热量都没能被有效辐射掉，而是以内能的形式存储在流体中并随流

体带入黑洞。在相同的吸积率Ṁ下，此类吸积流的辐射效率远远低于对

应的标准薄盘，因而一般又称为辐射无效吸积流（Radiatively Inefficient

Accretion Flow, RIAF; L≪ 0.1Ṁc2）。该类吸积流的典型代表是几何厚的

吸积盘，如slim盘和ADAF。需要指出的是，ADAF辐射效率低的原因是

气体的密度很低，因而气体的冷却时标远大于气体的下落时标；而Slim盘

能够充分地冷却，但是由于吸积率很高，散射光深太大，以至于辐射的

散射时标远远大于气体的下落时标，从而产生出来的辐射不能释放出来

（光子囚禁效应；photon trapping）。本论文主要讨论ADAF吸积流。

• −qadv ≃ q− ≫ q+. 这类吸积流的特点是粘滞产热可以忽略不计，辐射

能的来源主要是流体熵的变化，如Bondi吸积、星系团中的冷流（cooling

flow）以及恒星形成理论中的Kelvin-Helmholtz 收缩。

很显然，这里还存在着一些过渡的区域，比如说对于处于较高吸积率下

的ADAF （尤其是明亮热吸积流LHAF）而言，整体数值计算表明ADAF的辐

射效率也会相应地提高（参看图1.11及相应的讨论）。



第一章 综述 29

1.4.1 ADAF吸吸吸积积积流流流的的的自自自相相相似似似解解解

方程组1.6的数值求解是比较复杂的，它涉及到跨声速点的问题。比较常见

的做法即采用自相似的方法，即假定所有的物理量都是半径R的幂率形式，使

得微分方程变成了代数方程。自相似解在揭示方程基本特性的同时，能够避

免复杂的数值计算，因而具有独特的优势。ADAF的自相似解首先由Narayan

和Yi (1994)在牛顿引力理论框架下得到（还可参考Spruit et al. 1987），

υ(R) = −(5 + 2ϵ′)

3α2
g(α, ϵ′)αυff ≃ −

(
γ − 1

γ − 5/9

)
αυff ,

Ω(R) =

[
2ϵ′(5 + 2ϵ′)

9α2
g(α, ϵ′)

]1/2
vff
R

≃
[
2(5/3− γ)

3(γ − 5/9)

]1/2
ΩK ,

c2s(R) =
2(5 + 2ϵ′)

9α2
g(α, ϵ′)υff ≃ 2

3

(
γ − 1

γ − 5/9

)
υff ,

(1.8)

其中，γ 为气体的绝热指数。求解中假定参数f与半径无关。近似公式成立的

条件是f = 1 且α2 ≪ 1。方程组中的其它变量为，

υff ≡
(
GM

R

)1/2

, ϵ′ ≡ ϵ

f
=

1

f

(
5/3− γ

γ − 1

)
, g(α, ϵ′) ≡

[
1 +

18α2

(5 + 2ϵ′)2

]1/2
− 1.

(1.9)

从公式1.8中可以看出ADAF自相似解的一些特性：(1) 由于ADAF的粘滞

系数都比较大（α ∼ 0.2− 0.3），因此ADAF一般具有较大的径向速度（υ/υff ∼
0.1）；(2) 流体以亚开普勒速度转动，一部分引力由压强梯度力平衡；(3) 由于

几乎所有的粘滞产热都被储存成气体的内能，因此气体的温度非常高，从而吸

积流的特征厚度（高度）比较大，H ∼ cs/ΩK ∼ υff/ΩK ∼ R，这表明，几何

结构上，ADAF跟Bondi球吸积类似，而跟标准薄盘有很大的差别。当然，需

要注意的是，动力学上，ADAF跟Bondi 球吸积有显著的不同。Narayan & Yi

(1995a) 在自相似条件下考虑了吸积盘的二维结构，他们发现尽管ADAF的厚

度很大，只要认为是沿着θ 方向（而不是沿z方向）平均的结果，一维近似跟

二维动力学没有大的区别，这使得此后的ADAF研究变得相对简单很多；(4)

吸积流的Bernoulli参数为正（Narayan & Yi 1994, 1995a），表明吸积流物质在

受到扰动后，能够流到无穷远处— 即可能存在外流（outflow）或喷流（jet），

这是后来的ADAF发展成ADIOS (Advection-dominated inflow-outflow solution;

Blandford & Begelman 1999, 2004) 的根源之一。关于这个进展，将在§1.5 以
及§2.1 中作进一步的讨论；(5) 吸积流的内区的熵比外区要高。ADAF可能是

对流不稳定的(Narayan & Yi 1994, 1995a; Igumenshchev, Chen & Abramowicz

1996)。由此，人们发展了所谓的CDAF模型（Convection-dominated accretion

flow [CADF]: Narayan, Igumenshchev & Abramowicz 2000; Quataert & Gruzinov

2000）。但是这个问题并不十分肯定。最近一些数值模拟的结果表明在较大的α

和考虑粘滞张量的所有分量后，对流将被抑制（Stone & Pringle 2001）。
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1.4.2 双双双温温温ADAF吸吸吸积积积流流流的的的整整整体体体解解解

尽管自相似解具有很大的优势：简单、易懂，但是，自相似解没有考虑到

流体的边界条件，同时也没有考虑到ADAF的双温特性，并且，或许更重要的

是，自相似解在辐射最强的吸积盘内区的动力学误差过大。由于上述的缺陷，

并且也没有详细考虑吸积流的具体辐射机制，因此自相似解不能直接用于对观

测数据的应用（Narayan et al. 1998）。而整体求解吸积盘的动力学则没有以上

的问题。这方面的工作由Narayan, Kato & Honma (1997); Chen, Abramowicz

& Lasota (1997) 以及Manmoto, Mineshige & Kusunose (1997) 等研究人员（亦

可参考Lu, Gu & Yuan 1999; Yuan et al. 2003; Xie & Yuan 2008; etc.）给出。

在没有外流（outflow）的情况下，Ṁ为常数，角动量方程可以简单地积分

为（Narayan et al. 1997; Manmoto et al. 1997），

dΩ

dR
=
vΩK(ΩR

2 − j)

αR2c2s
, or Ṁ (ΩR2 − j) = 4πR2 H αP, (1.10)

其中，j是物质落入黑洞是的比角动量，不同的公式对应于不同的粘滞表达形

式。理论表明ADAF的动力学求解是一个本征值问题（j为本征值）。此外，由

于物质一定是以光速落到黑洞表明，因而ADAF的整体解一定是跨声速的。引

力势采用伪牛顿近似（Paczyński & Wiita 1980），双温ADAF 吸积流的动力学

方程可以写为（Manmoto et al. 1997；Narayan et al. 1998; Yuan et al. 2003），

Ṁ = −4πR Hρυ = Ṁout

(
R
Rout

)s
,

υ
dυ

dR
= −Ω2

KR + Ω2R− dP

dR
/ρ,

υ(ΩR2 − j) = −α R P/ρ,

ρυ

(
dεe
dR

− Pe
ρ2

dρ

dR

)
= δ q+ + qie − q−, q+ ≡ α P R

dΩ

dR

ρυ

(
dεi
dR

− Pi
ρ2
dρ

dR

)
= (1− δ) q+ − qie,

(1.11)

其中，参数s刻画了外流的强度，δ（0 ≤ δ ≤ 1）为粘滞直接给电子加热的比

例。在早期的ADAF研究中，并没有能认识到外流的重要性（s = 0），也没

有能注意到粘滞耗散直接加热电子的效应（δ被取为10−3 ≈ 0）。随着理论、

数值模拟以及观测的不断发展，这些参数的取值在近年来的研究中已有很

大的不同。如在拟合银河系中心的观测时，Yuan等人（Yuan et al. 2003）发

现s = 0.27, δ = 0.55跟观测符合的很好。

需要注意的是，这里只是非相对论的基本方程组。严格的相对论ADAF

动力学方程组的研究已经有些进展。比较重要的工作有Abramowicz et al.

(1996, 1997); Gammie & Popham (1998); Manmoto (2000)。关于这方面的研

究，在§4.6 中我给出了一个简单的介绍。这里就不再展开了。粗略地说，只有
当需要严格求解吸积盘的内区（< 5 Rs）或者需要研究观测视角效应时，或者

研究黑洞自旋的影响，我们才需要使用Kerr 度规下的ADAF 动力学方程组。
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♢ ADAF吸积流中的辐射过程

在研究双温吸积流的整体解时，我们有必要对其中的辐射过程做详细而准

确的描述。ADAF是光学薄吸积流，因而它的辐射不是黑体辐射，而是同步辐

射、韧致辐射以及他们对应的软光子的逆康普顿化辐射。下面我们对每一种辐

射过程做简要的介绍。更详细的内容，可参看Narayan & Yi (1995b); Manmoto

et al. (1997); 或参考基本的辐射机制教材，如Rybicki & Lightman (1979; 2004)

以及尤 (1998)。显然，为了得到吸积盘的整体动力学结构以及辐射谱，我们至

少需要在两维（水平的R方向及垂直的z方向）上求解辐射转移方程。这样的

问题非常复杂，因而我们把过程简化：1）我们假定在局域环境里吸积盘可以

认为是一个水平的平面；2）我们认为康普顿辐射相对独立，即在实际计算中，

我们先计算同步及韧致辐射，再求解吸积流中康普顿辐射的过程。这种做法对

于多次康普顿散射很少的稀薄气体而言，是合适的。需要强调的是，对于低能

的射电辐射，尽管散射光深很小，此波段实际上是光厚的，自由-自由（free -

free; f - f）吸收和同步自吸收不可被忽略。

在具体计算未康普顿的辐射时，我们首先求解垂直方向（z）上的辐射扩

散方程。假定在垂直方向没有温度梯度，由流体静力学平衡可得密度分布满

足ρ(R, z) = ρ(R, 0) exp(−z2/2H2)。辐射扩散方程可以求解为（Manmoto et al.

1997），

Fν =
2π√
3
Bν

[
1− exp

(
−2

√
3τ ∗ν

)]
, (1.12)

其中，τ ∗ν ≡
√

π
2
κν(0)H为垂直方向的吸收光深。κν(0)是赤道面上的吸收系数。

假定局部热平衡（LTE），我们有κν = χν/ (4πBν)，其中发射系数χν可以写为：

χν = χν,brems + χν,synch。需要指出的是，在公式1.12里，低能段的f - f 吸收以及

同步自吸收都已考虑。下面我们将分别给出各种辐射的计算公式。

韧致辐射

等离子体的电子与其他粒子发生碰撞时，库仑力作用使得电子获得加速

度，这时电子产生的辐射称为韧致辐射（尤 1998）。尽管电子-电子碰撞不会产

生偶极辐射，但是仍然可以产生四极辐射。正常情况下，该四极辐射的功率远

小于电子-离子的韧致辐射（尤 1998）。但由于径移主导吸积流ADAF是高温热

吸积流，电子热能可以超过其静能（mec
2），因此，电子-电子碰撞产生的韧致

辐射也同样重要。韧致辐射对应的单位体积的冷却率为，

q−br = q−ei + q−ee, (1.13)

其中，q−ei, q
−
ee分别对应于电子-离子间的韧致冷却以及电子-电子间的韧致冷却。

他们分别是（Narayan & Yi 1995b）

q−ei = 1.25n2
eσTcαfmec

2Fei (θe) ,

q−ee =


n2
ecr

2
eαfc

2 20
9π1/2 (44− 3π2) θ

3/2
e

×
(
1 + 1.1θe + θ2e − 1.25θ

5/2
e

)
for θe < 1,

n2
ecr

2
eαfc

2 24θe (ln 1.1232θe + 1.28) for θe > 1.

(1.14)
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公式中的Fei(θe) 可以写为，

Fei(θe) =


4

(
2θe
π3

)1/2 (
1 + 1.781θ1.34e

)
for θe < 1,

9θe
2π

[ln (1.123θe + 0.48) + 1.5] for θe > 1,

(1.15)

有了上面的韧致辐射冷却率，我们可以给出辐射的发射系数（emissivity;

χν,brems），

χν,brems = q−br Ḡ exp

(
− hν

kTe

)
, (1.16)

其中Gaunt因子Ḡ可写为(Rybicki & Lightman 1979；尤 1998)，

Ḡ =


h

kTe

(
3

π

kTe
hν

)1/2

for kTe
hν

< 1,

h

kTe

√
3

π
ln

(
4

ζ

kTe
hν

)
for kTe

hν
> 1.

(1.17)

前面§1.3.2的图1.8给出了ADAF的辐射谱。很明显，在高能端（hν ∼ kTe），

辐射谱由韧致辐射主导（吸积率比较高的时候，逆康普顿辐射也很重要），谱

型为指数下降的Wien 谱(Lν ∝ ν3 exp (−hν/kTe))。在吸积率很低的时候，逆康
普顿辐射并不重要，此时，整个X射线波段均由韧致辐射主导。

同步辐射

相对论性电子在磁场中受洛仑兹力作用做加速运动而产生的辐射称为同步

辐射（Rybicki & Lightman 1979; 尤 1998）。在径移主导吸积流的内区，电子

具有相对论性的温度。由于吸积流存在较强的磁场，因而同步辐射将非常重

要。对于光学薄的相对论性热气体，其同步辐射的发射系数为（Mahadevan,

Narayan & Yi 1995 ），

χν,synch = 4.43× 10−30 4πneν

K2 (1/θe)
I ′
(
4πmecν

3eBθ2e

)
, (1.18)

函数I ′(x)为，

I ′ (x) =
4.0505

x1/6

(
1 +

0.4

x1/4
+

0.5316

x1/2

)
exp

(
−1.8899x1/3

)
. (1.19)

如图1.8所示，径移主导吸积流中的射电-红外辐射主要来自于吸积流内区

的同步辐射。而且，由于越到吸积流内区，磁场越强，因而同步辐射的辐射效

率也越强，相应地，辐射的峰值频率也越高，所以ADAF中，越高频的同步辐

射，其辐射区域越小，越靠近中央天体。这一点最近被应用于银河系中心黑洞

视界的研究上（Shen et al. 2005; Yuan et al. 2006; Doeleman et al. 2008），人

们不断提高射电波段所观测的频率，一方面望远镜的分辨率会提高，另一方

面，理论和观测也表明这些高频辐射来自于更致密的黑洞视界附近核区。这两

方面的因素使得确认银河系中心存在黑洞成为可能。
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康普顿散射

现在我们考虑康普顿散射过程。在动力学求解时，我们采用能量增强因

子来计算逆康普顿散射带来的冷却效应。这一做法来自于Dermer, Liang, &

Canfield (1991)，并被Esin 等人作了少量改进（Esin et al. 1996)。能量增强因

子 η 刻画了平均而言一个光子由于康普顿效应导致的能量放大倍数，

η = exp (s(A− 1)) [1− P (jm + 1, As)] + ηmax P (jm + 1, s) , (1.20)

其中P是不完全伽玛函数（incomplete gamma function），其他变量的定义如

下，

A = 1 + 4θe + 16θ2e ,

s = τes + τ 2es,

ηmax = 3kTe
hν
,

jm = ln(ηmax)
ln(A)

.

(1.21)

垂直方向的散射光深τes 可以写成如下的形式（Manmoto et al. 1997）：

τes = 2 neσT H ×max (1, 1/τeff) , (1.22)

其中，τeff ≡ τν (1 + neσT/κν)
1/2为考虑吸收之后的有效光深(Rybicki & Light-

man 1979;尤 1998)。需要指出的是，上面的处理仅仅考虑了散射截面为Thomson

截面的情况，而没有采用更准确的Klein-Nishina截面。我将在第三章中讨论这

个问题。当我们得到了能量增强因子之后，我们将能计算出单位体积的辐射冷

却率（q−rad，参看双温ADAF 的动力学方程组1.11），

q−rad =
1

2H

∫
dν η (ν) 2Fν (1.23)

这里Fν 为未考虑逆康普顿散射的辐射流量（Eq. [1.12]）。

至此，我们已经得到了一个完备的详细考虑辐射过程的双温热吸积流的动

力学方程组。其中辐射冷却率由刚刚得到的公式1.23给出。

需要指出的，在计算康普顿辐射谱时，我们显然不能使用上面这种“平

均”能量增强因子方法。我们需要更严格地考虑不同频率的光子在高能电子流

里被散射的概率及单次散射后的光子能量。这方面的工作由Jones (1968) 开创，

并由Coppi & Blandford (1990) 做了改进。计算康普顿谱时，我们采用了Coppi

& Blandford (1990) 的做法。同时，由于大部分辐射来自于吸积流的内区，还

需要考虑引力红移以及气体整体运动带来的多普勒效应。

图1.10给出了伪牛顿势下双温ADAF 的动力学及辐射结果。结果主要摘

自Manmoto et al. (1997)。其中基本的参数是：黑洞质量M = 108M⊙，吸积

率Ṁ ≈ 3×10−4ṀEdd，粘滞系数α = 0.1，无规磁场强度由参数β (≡ Pgas/(Pmag + Pgas))

给出，β = 0.5。

从图1.10 我们可以得到几个明显的结论：(1) ADAF 中电子和离子的

温度在内区差别很大，电子温度能够达到1010K 量级；(2) ADAF中的温度



34 黑洞热吸积流的理论研究

0 .5 1 1.5 2 2.5 3 3.5 4
7

8

9

10

11

12

0 .5 1 1.5 2 2.5 3 3.5 4
0

.1

.2

.3

.4

.5

.6

.7

0 .5 1 1.5 2 2.5 3 3.5
34

35

36

37

38

39

40

10 15 20

35

40

45

10 15 20

35

40

45

10 15 20

35

40

45

10 15 20

35

40

45

10 15 20

35

40

45

10 15 20

35

40

45

10 15 20

35

40

45 (c)

图 1.10: 伪牛顿势下双温ADAF 吸积流的整体解。分别为温度、厚度、辐射

贡献以及总出射谱图。黑洞质量为108M⊙，吸积率约为3 × 10−4。其它参数

为α = 0.1, β = 0.5, δ = 0。前三个图片摘自Manmoto, Mineshige & Kusunose

(1997)。右下角图给出了在不同吸积率下ADAF 的特征谱，总光度由低到

高，吸积率分别为Ṁ/ṀEdd = −4,−3.5,−3,−2.5,−2,−1.5,−1.1，此图片摘

自Narayan, Mahadevan & Quataert (1998)。

如此之高，使得气体压能够让吸积流膨胀起来，H ∼ R，在大部分区域都

有H/R ≈ 0.5；(3) 在10 Rs之外都是由韧致辐射主导了整个冷却过程，而

在R < 10 Rs 的吸积流极内区（这里恰恰也是ADAF的主要辐射区）由同步辐

射及逆康普顿辐射主导。需要强调的是，内区逆康普顿辐射变得重要的主要原

因是因为同步辐射提供了大量的软光子；(4) 辐射谱中(还可参考图1.8) 存在着

几个“峰”：同步辐射峰、康普顿辐射峰以及高能的韧致辐射峰。随着吸积率

的增大，康普顿辐射峰将不再明显，辐射大致为幂率谱。

此外，ADAF还有一些额外的特性：(5)，动力学上ADAF 一定是跨声

速的。参看图2.5 中的左上图，ADAF 的径向速度较大（如采用标准薄盘的

结果，−υr ∼ αcs H/R ∼ αcs），在吸积流的外部一般是亚声速的。而由于

物质一定是以光速落入黑洞的，所以动力学上ADAF一定是跨声速的，在

某个半径处（R ∼ 2 − 10Rs）存在声速点（声速点的径向速度跟声速相

等，−υr(rsound point) ≡ cs(rsound point)）。 (6)，由于康普顿散射是光学薄热吸积

流ADAF的主要辐射过程，而康普顿散射是个天然的温度调节器（thermostat。

Narayan 2005; Esin et al. 1997; Zdziarski et al. 2003），因此，在一个极宽的吸

积率范围内，热吸积流内区的电子温度都将在100 − 1000 keV之间，变化相对
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较小。

1.4.3 ADAF 的的的吸吸吸积积积率率率上上上限限限及及及辐辐辐射射射效效效率率率

最后，我们讨论一下ADAF 吸积流的辐射效率及吸积率上限（或者临界吸

积率）。为方便起见，这里我们定义无量纲的吸积率ṁ，ṁ = Ṁ/ṀEdd。

由于ADAF 中大部分粘滞产能都被保存为气体的内能，而不是转化为辐

射释放出去，因而一般而言ADAF 的辐射效率很低。但是，随着吸积率的增

大，辐射冷却效应变得越来越重要（如图1.10中的辐射谱），q−rad ∝ ṁ2，更

大比例的粘滞产能被转化为辐射能释放出来。由于粘滞产能正比于吸积率

（q+ ∝ ṁ），因此，容易理解，热吸积流ADAF 只能在某个极限吸积率（ṁcrit）

之下才能存在。Esin 等人（Esin et al. 1997）基于整体解对该问题有较详细

的工作，结果表明ADAF 的极限吸积率跟α2成正比，ṁcrit ≈ α2。在远离中

央天体的地方（R ≥ 102−3Rs），辐射由韧致辐射主导，此时q
+ ∼ q−rad 将给

出ṁcrit ∝ α2(R/Rs)
−1/2。如图1.11中左图所示，在吸积流内区，ṁcrit 为一常

值；而在R ≥ 102−3Rs 的外区，ṁcrit 随半径的增大而减小。这有助于我们理解

吸积流的态转变过程。值得注意的是，压强做功同样能够使得ADAF维持热解，

该项在明亮热吸积流（LHAF; Yuan 2001）中非常重要。

由上面所述，很显然，随着吸积率的增大，ADAF中的辐射效率将越来越

高。如图1.11中右图所示，对ADAF 吸积流而言，η = L/Ṁc2 ∼ Ṁ，因而在吸

积率很低的时候，ADAF 的辐射效率非常低，随着吸积率的增大，ADAF 的辐

射效率得到快速的提升。但总的来说，仍将低于标准薄盘的辐射效率。

图 1.11: 左图：ADAF 的吸积率上限 在吸积流内区，ṁcrit 为一常值，而

在R ≥ 102−3Rs 的外区，ṁcrit 随半径的增大而减小。右图：ADAF 的辐射

效率图 垂直的虚线对应于ADAF 的吸积率上限（Ṁcrit，其中α = 0.3）。M

给定时，对于标准薄盘，有关系L ∝ Ṁ，而对ADAF而言，关系近似地变成

了L ∝ Ṁ2。图摘自Narayan, Mahadevan & Quataert (1998)。
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1.5 ADAF吸吸吸积积积流流流的的的几几几个个个重重重要要要进进进展展展

自1994年被明确提出以来，ADAF 被广泛应用低光度AGN、黑洞X射线双

星等领域，取得了前所未有的成功(Narayan 2005; Yuan 2007a, 2008)。与此同

时，ADAF的理论研究，尤其是相应的流体动力学或磁流体动力学的数值模拟

研究，均有显著的进步。这里我对其中的重要进展做简要的介绍。

1.5.1 ADAF 中中中的的的外外外流流流

尽管ADAF 吸积流中Bernoulli 参数为正（Narayan & Yi 1994, 1995a），

表明物质在扰动下，能够流到无穷远处— 即可能存在外流（outflow）或

喷流（jet），但这并不意味着吸积流一定会有外流存在（Abramowicz et al.

200014）。因此，在相当长时间里，ADAF 中的外流并没有得到人们的重视。

1999 年Stone等人采用流体动力学（hydrodynamical; HD）数值模拟的方法

研究了无辐射吸积流— 即ADAF — 的基本物理性质(Stone et al. 1999)。

他们发现，吸积率是半径的函数，随着半径的减小，吸积率降低，大体上

有Ṁinflow ∼ Rs（s ∼ 1）。这表明大部分气体并没有真正落入黑洞，而是在极柱

区（θ < 30 oC）形成外流。此外，物质外流形成于10Rs 以外的区域。这一结

果后来得到了磁流体动力学（Magnetohydrodynamical; MHD）数值模拟的支

持（Hawley & Balbus 2002; Stone & Pringle 2001; De Villiers et al. 2005; etc.）。

在理论上，Blandford 和Begelman (1999) 首次提出了径移主导的内流-外流耦

合模型— ADIOS。他们采用了自相似的办法，研究了吸积流中外流的动力学

效应。对于这个问题，我将在第二章讨论我自己在这方面的工作时作进一步的

介绍。

1.5.2 ADAF 中中中的的的粒粒粒子子子加加加热热热问问问题题题：：：粘粘粘滞滞滞（（（湍湍湍动动动）））产产产能能能对对对电电电子子子的的的直直直接接接加加加

热热热

ADAF 中的粘滞（湍动）产能对电子的直接加热，即参数δ的取值（参

看ADAF 的动力学方程组Eqs. 1.6），近些年取得了一些理论上的突破。

在ADAF 研究的初期，人们倾向于认为粘滞产能的分配主要按照各自的质

量而定，即大部能粘滞产能都被离子获得，而电子的直接加热是可以忽略的

（δ ∼ me/mp ∼ 10−3; Narayan & Yi 1995b, see also Rees et al. 1982）。尽管

研究表明磁流体中因非线性MHD 湍动（即Alfvénic MHD turbulence）而引入

的等离子体波对电子的加热并不显著（Quataert & Gruzinov 1999; Medvedev

2000），但是，有工作表明由于湍动的存在，吸积流中可能存在着非常强

的磁重联现象（或等价地，欧姆产热现象），而磁重联是加热电子的有效

手段（Bisnovatyi-Kogan & Lovelace 1997; Quataert & Gruzinov 1999）。最近，

Sharma等人（Sharma et al. 2007）研究了ADAF 中一种新的加热机制，该机

14Abramowicz et al. 2000, MNRAS, “On the absence of winds in advection-dominated accretion

flows”
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制主要是由于磁流体里压强不各向同性所导致的。他们采用MHD 数值模拟的

方法研究了低吸积率的热吸积流（ADAF）中的一小块区域（shearing box）。

他们发现，无碰撞等离子体（即密度很低）的加热过程主要取决于小尺度的不

稳定性。数值模拟表明参数δ ∼ (Te/Ti)
1/2。

磁重联过程以及各项异性压强导致的加热过程的详细研究表明，ADAF 中

的电子很有可能被有效地直接加热。需要强调的是，到目前为止人们并没有弄

清楚所有的细节，关于这个问题的结论，还有待未来继续研究。

1.5.3 明明明亮亮亮热热热吸吸吸积积积流流流（（（Luminous Hot Accretion Flow; LHAF）））

尽管明亮热吸积流（LHAF）与径移主导吸积流（ADAF）有着显著的不

同，由于明亮热吸积流的动力学方程以及辐射过程与径移主导吸积流完全一

样，因此基于历史习惯，我们仍然把它当成ADAF 的一个重要进展而放在这里

做进一步的介绍（Yuan 2001, 2003；或§1.3.2。这里我们考虑湍动能也有效地
直接加热电子，如δ ∼ 0.1− 0.7）。

明亮热吸积流的基本要点就是考虑了吸积流中压强的压缩功的重要性。在

讨论ADAF的吸积率上限时，我们提到，粘滞产热Qvis ∝ Ṁ，而辐射冷却率

由于由两体碰撞过程主导（逆康普顿辐射），因而Q−
rad ∝ Ṁ2 （电子-离子间

库仑碰撞带来的能量交换有类似的关系，Qie ∝ Ṁ2）。显然，随着吸积率的增

大，辐射冷却率比粘滞产热增长得快。因此当吸积率大于ADAF的临界吸积率

（Ṁ1）时，对整个气体而言，我们将有：Qvis < Q−
rad。早前人们认为此时热解

将不复存在。但是，研究发现（Yuan 2001, 2003），随着吸积的进行，气体的

密度不断增大，即气体不断被压缩，因而吸积流中存在较强的压强加热项（压

缩功Q+
compress > 0）。只要Qvis + Q+

compress > Q−
rad，则气体的内能仍将增大，从

而继续处于热解状态。此时的热解即为明亮热吸积流LHAF。如图1.12 所示，

明亮热吸积流有两个主要的解：当吸积率不是特别高（Ṁ1 . Ṁ . Ṁ2 ≈ 5 Ṁ1）

时，整个吸积流都能处于热吸积流的状态；当吸积率超过Ṁ2时，热吸积流的

内区将由于强烈的冷却效应而塌缩成标准薄盘（Liu et al. [2006, 2007] 在研

究吸积流中垂向的蒸发、凝结效应时也得到了类似的结论），或者变成冷团块

和热气体共存的两相吸积流（Yuan 2003; Yuan & Zdziarski 2004; Yuan et al.

2007）。当吸积率更大时，整个吸积盘都将由于辐射冷却太强而最终完全坍塌

成标准薄盘。最近二维流体数值模拟的计算结果表明热吸积流确实处于明亮热

吸积流态（部德福等，准备中）。

现在，我们讨论一下该解的稳定性问题（Yuan 2003）。总的来说，明亮热

吸积流是热不稳定的。但是，只要吸积率不特别大，则扰动的增长时标将大于

吸积时标，因而该不稳定性对整个吸积流不会造成大的影响。反之，当吸积率

很大时，在某些位置处不稳定性的增长速度极快，因而可能会导致吸积流中形

成大量的冷团块，即吸积流将是冷热两相吸积流。
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图 1.12: 明亮热吸积流LHAF的动力学性质。其中实线为标准ADAF的结果，点

线为ADAF临界吸积率的结果，虚线及长虚线为LHAF解。虚线和长虚线的不

同主要是吸积率的不同，从而对应于LHAF两个不同的解（长虚线的吸积率更

大）。图摘自Yuan (2001)。

最后，我们总结明亮热吸积流的基本性质如下：1)，径移项为负，因此，

径移项在吸积流中起加热作用（ADAF中径移项是冷却项）；2)，随着吸积的

进行（R减小），气体的熵在不断减少（ADAF中熵是增大的）；3)，由于辐射

冷却相对比较有效，因而LHAF的温度（Te, Ti）整体上要比ADAF要低些；4)，

与ADAF相比，LHAF的辐射效率要大很多，在其吸积率上限，其辐射效率与

辐射有效的标准薄盘（SSD）已相差无几，因而它并不再“辐射无效”的吸积

流。上述的部分性质可以参看图1.12。
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黑洞径移主导吸积流的一个重要进展（§1.5）就是认识到外流的存在。本
章主要探讨黑洞热吸积流中外流对吸积内流（inflow）的动力学影响。

数值模拟和观测都表明黑洞热吸积流（ADAF）中，大部分吸积气体最终

并没有真正落入中央黑洞，而是以外流（outflow）的形式损失掉。在早前的

工作中，人们倾向于在考虑外流的动力学效应时只考虑它在吸积率上的影响，

即往往只把吸积率修改为Ṁ = Ṁ0 (r/rout)
s（其中s > 0）而维持其他的动力学

方程不变。在我们这个工作中，我们对吸积流采用1.5 维的动力学描述，其中，

我们不仅考虑外流在与吸积内流（内流）作质量交换外，还考虑了它们之间的

角动量、能量等的转移。在研究中，我们从数值模拟中给出外流的物理参量的

限制。我们的主要结论是：在当前的理论和观测条件下，只考虑质量损失的效

果（Ṁ ∝ rs）是合适并可以接受的；当外流的性质与内流有较大不同时，则外

流的其他动力学贡献不可忽略。此外，我们的模型有利于研究外流自身的动力

学及其对最终的辐射谱的影响。

2.1 本本本章章章引引引言言言

在吸积系统中，现在我们有越来越强的观测证据表明其中存在着外流。

一个最好的例子是Sgr A*这个银河系中心的超大黑洞系统。有理由相信这

个源中的吸积流为径移主导吸积流（ADAF; Yuan et al. 2003）。Chandra的

观测到中央黑洞附近1” -10”的弥散X射线辐射，并得到了气体密度和温度

（Baganoff et al. 2003）。由于银河系中心黑洞Bondi 吸积半径≈ 0.04pc ≈ 1′′，

恰恰等于Chandra的分辨率，因此我们可以推断出此半径处的黑洞吸积率

（即Bondi 吸积率）为Ṁ ≈ 10−5 M⊙ yr−1；与此同时，高频射电波段的观测

探测到较强的线偏振，并得到了法拉第旋转量（Rotation Measure；RM ∝∫
neB · dl ∝ ne Br L ），由此推断出来的吸积流核心区（R < 10Rs）的吸积率

只有10−6 − 10−7 M⊙ yr−1（Bower et al. 2003, 2005; Marrone et al. 2006）。也

就是说大部分气体最终并没有落入中央黑洞，而是以外流的形式损失掉了。此

外，尽管吸积模式不同，外流同样可能在一些高光度的系统中存在。比如说

一些Seyfert 星系（e.g., NGC 3783: Kaspi et al. 2001）以及类星体（e.g., PG

1115+80: Chartas, Brandt & Gallagher 2003）的X射线谱上有很强的蓝移宽吸

收线，而这类宽吸收线一般认为是向外高速运动的气体所造成的。由于外流在

星系和中央AGN共同演化中的反馈效应很重要，因而它在星系形成等领域中作

用越来越得到大家的重视（e.g., Silk & Rees 1998; Granato et al. 2004; Springel

et al. 2005）。
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在自相似流体动力学框架下，已经有很多不错的研究外流的起源及动力

学的工作（e.g., Xu & Chen 1997; Blandford & Begelman 2004; Xue & Wang

2005）。如Blandford & Payne (1982) 提出的模型所显示的那样，磁场（尤其是

极向磁场）是产生外流的比较可行的机制之一。这个模型得到了最新的MHD

数值模拟的支持和确认（e.g., Stone & Pringle 2001; Igumenshchev et al. 2003;

Vlahakis & Königl 2003; McKinney 2006）。辐射压是一些吸积率比较高，因而

光度比较高的源产生外流的重要机制（Proga 2003）。但是即便是没有磁场和

强的辐射压，ADAF 中仍然可能存在着外流。最初人们发现由于辐射损能很

少，ADAF 中的Bernoulli 参数可以是正值，这表明其中的流体（至少其中的

一部分流体）在某种扰动下能够以外流的形式流出系统（Narayan & Yi 1994;

Blandford & Begelman 1999）。随后的数值模拟结果支持了这一设想（e.g.,

Stone et al. 1999）：ADAF 中确实有较强的外流。

由于外流很强（Stone et al. 1999; Misra & Taam 2001），它可能跟吸积

内流交换能量和角动量。因此，研究外流的动力学影响显得非常重要。在标

准薄盘的框架下Kuncic & Bicknell (2007) 研究了这个问题。我们这里把研究

的重点放在热吸积流（如径移主导吸积流ADAF）上。通过一维自相似简化，

Blandford & Begelman (1999; 此后简称BB99) 研究了ADAF中外流的动力学贡

献。撇开具体的外流形成机制，他们唯象地采用了参数的方法来刻画吸积流中

内流和外流的质量、角动量及能量的转移。

BB99的描述非常普适通用，能够描述吸积流中的各种各样的转移机制，

如只有能量流而没有物质流的Poynting流。它基于自相似的处理方法。然而，

自相似解在吸积流内区存在着极大的误差，其计算出来的辐射谱很不可靠。

因此，为了跟观测进行比较，我们需要在整体解的基础上讨论这个问题。

Quataert & Narayan (1999) 首先作出了尝试。在求解时他们把吸积率方程改

成Ṁ ∝ rs以考虑外流带来的质量损失的影响，而保留其他的动力学方程不变—

即不考虑外流在角动量和能量方面的贡献。这等价于认为外流在其刚形成时的

能量和角动量跟内流完全相同（e.g., Eqs. (2.1)-(2.5)）。随后的研究几乎都采取

了Quataert & Narayan (1999) 的这一做法（e.g., Yuan et al. 2003）。在这一章，

我们把这一处理方法称标准做法。

尽管Quataert 和Narayan 的近似处理方法（Quataert & Narayan 1999;

Yuan et al. 2003）抓住了问题的关键，我们无法得知在什么程度上我们能够

使用这一近似。尤其是，当我们在比较理论预期（如吸积流的辐射谱）和实际

观测时，我们无法得知理论给出的参数的可靠性。这正是本章节所要解决的问

题。具体地说，通过研究整个吸积流（包括内流和外流）中质量、动量以及能

量守恒的关系，我们研究外流对内流的动力学影响。我们对整个内流采用1.5

维描述，即我们对吸积流的垂向结构作一些基本的假定，进而采用高度积分的

办法获得吸积流的一维动力学方程。
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图 2.1: ADAF 中内流-外流耦合模型示意图。我们假定内流在垂向处于流体静

力学平衡（vz = 0）；同时假定外流从z = H处形成。内流和外流的速度矢量如

图所示。

2.2 带带带外外外流流流的的的吸吸吸积积积流流流模模模型型型

2.2.1 基基基本本本方方方程程程组组组

我们采用柱坐标(r, ϕ, z) 来描述稳态轴对称吸积流（∂/∂t = ∂/∂ϕ = 0）。我

们采用Paczyński & Wiita 引力势(Paczyński & Wiita 1980) ψ = −GMBH/(r −
rg) 来近似地描述Schwarzschild黑洞的时空结构，这里MBH为黑洞质量，rg ≡
2GMBH/c

2 为希瓦西半径。如图2.1所示，我们把整个吸积流分成两个区：内

流区和外流区。在内流区里，我们假定在垂向上为流体静力学平衡（内流

的υz = 0）。进一步地，我们假定内流中的除了跟密度相关的所有物理量，如速

度（υr, υϕ 以及声速cs）、温度（Te, Ti）都只是半径r 的函数。这等价于认为我

们这儿所得到的速度物理量均为垂直方向的平均值。在上面的等温假设下，垂

向的密度分布为ρ(r, z) = ρ(r, 0) exp(−z2/2H2)，其中H = cs/ΩK 为垂直方向的

特征尺度1。我们也把z = H 定义为内流和外流的分界线。我们假定外流在其

形成面（z = H）处有着与内流不同的物理性质（如速度、温度等）。这意味着

我们在分界面上除了密度（ρw(z = H) = ρ(z = H)）外，其余所有的物理量都

不连续。这个不连续主要是由于我们平均处理了内流的物理性质，从而使得他

们都与高度z 无关。需要指出的是，外流的垂向速度υz,w可能会对吸积内流有

个反冲的压缩效应。这里由于我们对吸积内流垂向上采用流体静力学近似，因

1需要指出的是，这个结果是从Paczyński & Wiita 势的一阶展开得来的，很显然，对于ADAF 这种

准球形吸积流，在远离赤道面处将会有不小的误差（Gu & Lu 2007）
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此忽略这一效应的影响。很明显，在外流的起始速度比较低的情况下这一近似

是适合的。

对可压缩流体力学（由Navier-Stokes方程描述）而言，我们可以写出内流

所对应的质量、角动量、能量方程如下（基本方程参看Eqs. 1.6；推导细节参

看本章的附录 A）：
dṀ(r)

dr
= η1 4πrρυz,w (2.1)

υr
dυr
dr

+ η1υz,w
υr,w − υr

H
= r(Ω2 − Ω2

k)−
1

ρ

dP

dr
− 1

2

dc2s
dr

(2.2)

ρrυr
d

dr
(r2Ω) + η1r

2ρυz,w
υϕ,w − υϕ

H
=

1

H

d

dr
(r2Hτϕr) (2.3)

ρυr(
dϵe
dr

− pe
ρ2
dρ

dr
) + η1ρυz,w

ϵe,w − ϵe
H

= δq+ + qie − q− (2.4)

ρυr(
dϵi
dr

− pi
ρ2
dρ

dr
) + η1ρυz,w

ϵi,w − ϵi
H

= (1− δ)q+ − qie (2.5)

这里，所有的物理量都采用其通常的定义。 ϵe, ϵi 分别为电子和离子

的比内能。压强P 为气体的总压强（P = Pgas + Pmag）。内流的吸积率定

义为Ṁ(r) ≡ −4πrρυrH，其中η1 ≡ ρw/ρ，为外流在形成处的密度跟吸积

内流的平均密度的比值（参看附录 A）。 δ 描述了吸积流里湍动粘滞产热

（q+; q+ ≡ τϕrrdΩ/dr)）里直接加热电子的比例。此外，电子和离子之间还通过

库仑碰撞交换能量，其单位体积的加热率为qie。辐射制冷写为q
−，在我们的

工作中，我们详细计算了各种辐射过程所带来的冷却效应（§1.4）。所有带下
标w的量均为外流在其启动处对应的值。我们采用标准的α 粘滞来描述粘滞涨

量（Shakura & Sunyaev 1973），

τϕr = −αP (2.6)

这里α为一个无量纲的粘滞参数。为简单起见，我们省略了所有其他的粘滞分

量。ϕz 分量采用考虑分界面z = H 上的能量及动量交换来实现。

显然，我们现在还不能直接求解方程组Eqs. (2.1)-(2.5)。我们还需要了解

外流的各种物理性质。我们引入多个参数“ξ”来确定外流的速度、温度与内流

的基本物理的比值。由于我们忽略了内流中的垂向速度，我们取外流的υz 跟内

流的声速相关。

υr,w = ξrυff , (2.7)

υϕ,w = ξϕυϕ, (2.8)

υz,w = ξzcs, (2.9)

Ti,w = ξTiTi, (2.10)

Te,w = ξTeTe. (2.11)
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图 2.2: 左上图和左下图： 吸积流沿θ 方向的压强和密度。注意温度T ∝ P/ρ。

不同的曲线对应于不同半径的结果。摘自Beckwith et al. (2008); 右上图：吸

积率随半径的关系。其中实线为内流吸积率，点线为外流损失率，虚线为净吸

积率。摘自Hawley & Balbus (2002; see also Stone & Pringle 2001)。 右下图：

角动量的等值线图。在赤道面(z = 0)上，气体在向黑洞螺旋下落时不断损失角

动量。原图来自Stone et al. (1999)，本图由部德福在重复该工作时所画。

这其中，υff 为自由落体的速度。我们假定参数“ξ”与半径无关，在整个吸积流

中为常数。尽管这个假定很简单，但我们这抓住了问题的主要物理。更重要的

是，此时我们的吸积率等物理量将不再是从前的“幂率”形式了。如果我们能

够确定所有的“ξ”，我们将可以对方程组Eqs. (2.1)-(2.5) 求解。

2.2.2 外外外流流流的的的基基基本本本物物物理理理性性性质质质

现在我们来估计外流的基本性质。很显然，外流的基本物理都应该同时还

是高度z 的函数。这里，我们只研究其在与内流分离时或者说其形成处的性质。

很显然，如图2.1 所示，我们研究的是z = H 面上的外流的基本性质。外流随

后的运动将主要取决于其自身的动力学性质，而不再跟内流有关。

外流的第一个基本物理量是外流的强度，或者说外流的质量损失率。BB99

假定Ṁ ∝ rs，为不违背基本的物理图像（吸积率随半径的减少而减小，而其

释放的能量却增大），BB99给出了s 的限定：0 ≤ s < 1。在我们的描述中，外

流的强度主要由参数ξz，即外流的垂向速度来控制。对应于BB99的限制，我们

有0 ≤ ξz < −υr/η1cs ≈ 0.2 （Ref. Eq. (2.12)，注意此时s(r) 现在是半径r 的函
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数）。从观测的角度来说，采用标准处理方法，Yuan 等人（Yuan et al. 2003）

拟合了银河系中心的辐射谱，他们得到的外流强度大概对应于s = 0.27 ∼ 0.3；

从数值模拟的角度来说，Stone 等人的流体和磁流体数值模拟的结果表明，

在r > 10 rg 的区域，s 略小于1，而在r < 10 rg内区，外流的贡献很小，s ∼ 0

（参看图2.2中的右上图。Stone et al. 1999; Stone & Pringle 2001）。

然后，我们考虑外流的角速度，即ξϕ 的值。角动量在吸积流中的垂向分

布是比较复杂的。二维自相似流体力学的研究表明角动量随着角度θ的减小

而减少，即外流的比角动量比相应的内流比角动量要低（Narayan & Yi 1995;

Xu & Chen 1997; Blandford & Begelman 2004）。这一结果得到了流体动力学

数值模拟的支持（e.g., Stone et al. 1999；参看图2.2 右下图的结果）。但是，

ADAF 中很有可能有较强的大尺度磁场。任何内流和外流的磁场耦合效应

都会导致角动量从内流向外流转移（Spruit 1996, 2008; Stone & Pringle 2001;

BB99; Blandford & Begelman 2004）。整个垂向的角动量分布将取决于这两

个结果完全相反的机制的权重。本章里我们只研究ξϕ 在 1 附近的结果，即

取0.8 < ξϕ < 1.2。显然，如果果真如MHD 数值模拟所示，吸积流的内区有较

强的大尺度磁场（Hirose et al. 2004; Beckwith et al. 2008），则ξϕ有可能与这

里所取的值有较大的偏离。

此外，流体动力学及MHD 的数值模拟都表明，从赤道面到更高纬度区，

气体的内能（即温度）是逐渐增加的（参看图2.2的左上图和左下图。注意温

度T ∝ P/ρ。Stone, Pringle & Begelman 1999; De Villiers et al. 2005; Beckwith,

Hawley & Krolik 2008）。由于在有对流的情形下，外流的内能应该与内流相差

不多；但是有证据表明对流在含磁场的吸积流中将会被抑制（Stone & Pringle

2001），因而我们无法准确得知外流的内能跟内流的关系。但是，一个最基本

的想法是外流，至少在其启动处，应该拥有更高的内能，这样更有利其脱离整

个吸积系统。由上面的考虑，我们考虑ξTi = 1, 1.5 及ξTe = 1, 1.5的情形。

尽管我们知道外流形成后一定会有加速的过程，我们对它在刚刚形成处的

径向速度是非常不确定的。我们推断它应该具有向外的径向速度，并且该速度

跟自由下落速度υff 相当。幸运的是，尽管该速度对研究外流自身的动力学可

能非常重要，但是我们发现外流的径向速度对内流的影响很小。因此在计算

中，我们简单地取ξr ≡ 0.2。

2.3 计计计算算算结结结果果果

我们设定黑洞质量为MBH ≡ 4.0 × 106 M⊙，外边界rout = 104 rg 处的吸

积率为Ṁ = 1.1 × 10−5 ṀEdd，这里ṀEdd = 10 LEdd/c
2 为Eddington 吸积率。

参照Yuan 等人(2003) 拟和银河系中心辐射的工作，我们把其他参数赋值为：

α = 0.1, β ≡ Pgas/Ptotal = 0.9, δ = 0.3。在他们的工作中，外流采用了标准处

理方法（即设定吸积率为Ṁ ∝ rs）。在这个新的更细致的吸积流模型下，我们
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图 2.3: 考虑外流后吸积率随半径的关系。实线为我们的模型，虚线为标准模型

（Ṁ(r) ∝ rs，其中s 为常数。）

有，

s(r) =
d ln Ṁ(r)

d ln r
= η1ξz

υk
−υr

, (2.12)

其中υk为开普勒速度。很明显，现在s(r) 不再如标准模型那样仍然为常数

（Quataert & Narayan 1999; Yuan et al. 2003）。相比于标准模型，我们的新模

型的在吸积率曲线Ṁ(r) 在外区要更陡，而在内区会更平些。这主要是由于随

着吸积的进行，径向速度υr 比开普勒速度增长得要快得多。这一结果显示在

图2.3上。图中我们调节了ξz以使得两种模型在外边界rout 和内边界（视界rs）

处有相同的吸积率。图中的标准模型对应的s 为0.48。

首先我们来研究ξz 对吸积内流的影响。图2.4 给出了改变ξz 对吸积流的动

力学效果。其他参数设定为：ξϕ = ξTe = ξTi = 1.0，υr,w = υr。即我们不考虑

外流带走任何额外的能量或者动量，外流除了具有垂向速度υz,w 外，别的性质

跟吸积内流完全一样。四个小图分别显示了马赫数（Mach Number; ≡ |υr|/cs
）、密度、温度以及比角动量随ξz的变化。图中的点线、虚线以及长虚线分别

对应于ξz = 0.01, 0.05 以及0.15。随着外流的强度增大（ξz 增加），气体的密度

及离子温度都将下降，这与标准模型里增大s 是类似的。离子温度的降低是因

为，随着更多的物质以外流的形式流失，密度随半径的变化变平，因而对离子

而言，压强做功这个离子的重要加热机制变得没有从前那么重要。而对电子而

言，由于其温度很低，从而其压强做功的贡献几乎可以忽略，因此电子温度受
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外流强度的影响很小（参看Eq. 2.4）。需要指出的是，这仅仅对不考虑外流与

内流之间的能量和角动量交换得到结果。很显然，如果外流能从吸积流中提取

更多的内能，那随着外流强度的增强，吸积内流的温度肯定会降低。

前面我们已经说过，外流的径向速度υr，或者说ξr，对内流的影响比较小。

内外流间不同的径向速度意味着他们之间存在着径向的动量交换，由此对应

的反冲力（“Kick back”Force）由公式Eq. (2.2) 中等式左边第二项给出。由

于υz,w = ξzcs, H = cs/Ωk 以及υr ∼ αυk，该力只是引力的αξz(≪ 1) 倍。这意

味着它确实对吸积内流的动力学贡献很低。因此，在本章随后的工作中我们固

定ξr，ξr = 0.2。

在上面的准备工作之后，我们现在研究外流的标准处理（Quataert &

Narayan 1999; Yuan et al. 2003）的可靠程度。为了研究这个问题，我们固

定标准处理方法的吸积率为Ṁ = 2 × 10−5 (r/rout)
0.25 ṀEdd。与前面的做法一

致，我们仍然设外边界为rout = 104 rg。然后对于不同的参数ξϕ = 0.8, 1.0, 1.2；

ξTi = 1.0 (记为Case A) 或1.5 (记为Case B)，ξTe = 1.5，我们求解方程组Eqs.

(2.1) - (2.5)。对于每一组参数，跟前面一样，我们调节 ξz 使得在内外边界的

吸积率是一样的。通过调节ξz，我们能够消除由于吸积率不同所带来的不确定

性，从而结果能够真实反映由于外流和内流间角动量或能量的交换/转移所带

来的影响。这一特性是标准处理方法所无法反映的。需要注意的是，此时的吸

积率随半径的变化跟图2.3类似。

图2.5 展示了Case A 与标准做法的差别。可以发现密度在我们的模型里要

更低些。这主要是由于两个因素所导致的：1），在中间区域，我们的模型有

更低的吸积率（参看图2.3）；2），我们的模型有更高的离子温度（参看图2.5的

左下图），从而在我们的模型里吸积流的厚度更大。离子温度更高的原因是由

于我们的模型有更陡的密度分布，因而压强的压缩做功更大。我们模型里电

子温度更低的原因很显然，因为我们认为较大比例的电子能量被转移给了外

流ξTe = 1.5 > 1，即外流提取了内流里的电子能量。

图2.6 给出了Case B 的结果。与Case A 相比较，这里的离子温度更低

（图2.6的左下图），这是由于我们这里考虑了内流中的离子把其相当大一部分的

内能转移给了外流的缘故（ξTe = 1.5 > 1）。更低的离子温度导致吸积流的厚度

更低。考虑到同时吸积流的径向速度也相应地减少了（图2.6的左上图；或者参

考标准薄盘的结果：υr ≈ −ν/R = −αcs H/R ∝ −c2s，即υr ∝ −Ti），我们就不
难理解为什么Case B的密度要比对应的Case A 的密度高。特别地，Case B 的

密度几乎跟标准模型完全相等。此外，图中我们可以发现Case B 的角动量以

及角动量的变化率都比标准模型要高。这导致粘滞产热的增大，从而部分抵消

了外流带走更多内能（ξTe > 1）的影响。这也是为什么电子温度跟标准模型相

差不多的原因。

小结一下。由图2.3 - 2.6，我们发现，在我们所选定的参数范围里，外流

的动力学效应主要由其强度决定（图2.3）。而其他因素，如外流-内流间的角动
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量和能量的交换所带来的影响则小得多（图2.5 & 2.6）。这意味着与只考虑外

流的质量损失效应的标准模型相比，我们的模型并不能带来显著的不同。当

然，这也因为我们所选取参数范围较小；当外流的基本性质与吸积内流有较大

不同时，则可以预计外流-内流间的角动量和能量的交换所带来的影响将不可

忽略。

2.4 本本本章章章总总总结结结

普遍认为，ADAF吸积流中有很强的外流（Narayan & Yi 1995a; Blandford

& Begelman 1999; Stone et al. 1999; Stone & Pringle 2001）；因此，研究外流

对吸积内流的动力学效应显得非常重要。在前人的工作中，这主要是通过采用

一个简化的模型来实现的，即在“标准模型”中（Quataert & Narayan 1999），

人们只把吸积率为常数改成用一个半径的幂率函数的形式（Ṁ ∝ rs），其

中s > 0。而其他所有的动力学方程都维持原来无外流的形式不做任何变化。该

方法自建立起来之后便得到了广泛的应用，取得了极大的成功，成为应用含外

流的ADAF模型解释观测的首要方法。

在这一章里，我们更加细致地探讨了外流对吸积内流的动力学贡献，从而

研究了“标准模型”的可靠性问题。在考虑了外流-吸积内流之间的各种耦合

效应后，我们得到了一个高度积分的吸积内流的动力学方程。对吸积内流，我

们假定它在垂直方向上处于流体静力学平衡（即对内流有υz = 0）；对外流，我

们认为它在吸积内流的表面（z = H）处形成。我们采用参数化的方法来描述

外流的各个基本物理量（如速度、内能等等），并从已有的数值模拟中估计这

些参数的取值范围。通过这一办法，我们可以基本确定外流的基本属性，从而

大大减少考虑外流贡献后的内流动力学方程中的未知量，使得其数值求解内流

的动力学变得可行。

我们研究了外流的强度（主要由υz,w控制）、离子及电子温度、比角动量，

以及径向速度这些因素对内流动力学的影响。我们发现，在所有的这些因素

中，外流的强度是最重要的参量。它将给吸积流的基本物理量（如密度）带来

量级上的改变。如果外流的总强度固定了，在我们所选定的参数范围里，所有

其他的因素只能给吸积流基本物理量带来最大2-3倍左右的修正。从这个角度

上来理解，我们可以认为“标准模型”抓住了核心的问题，在实际应用上可以

认为是对真实环境比较好的近似，其得到的观测天体的基本参数在2-3倍误差

内是可靠的。

在我们的计算中，最不确定的地方来自于对外流基本物理量的估计上。由

于直接的观测的缺乏，目前我们只能从数值模拟的结果上来推断出其大概的范

围。很显然由于计算的软硬件条件的限制，同时对热吸积流自身性质的了解也

不全面（如磁场构型、边界条件等等），目前的数值模拟结果还不是完全可靠，

有的时候还有较大的争议。因此，我们的估计结果具有很大的不确定性。可以

预期，随着数值模拟的不断进步（或者，更重要的是，对某些特定源[如银河系
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中心，M 87等]观测技术的提高），我们的估计也将会有较大的改善。如果外流

的性质跟我们现在所估计的值有很大偏离的话（如，ξTe ≫ 1），则尽管外流的

强度可能仍旧是最主要的影响因素，标准方法却不再适用。此时，外流其他因

素的影响将不可忽视。

此外，需要指出的是，学术界普遍认为热吸积流中极有可能存在着大尺度

的磁场（Hirose et al. 2004; Beckwith et al. 2008），而磁场同样可能显著改变吸

积流的动力学过程。这跟我们这儿所讨论的物质流的影响是不同的。对于吸积

中大尺度磁场对吸积流的影响，尤其是在整体解的基础上研究这个问题，目前

还没有明确的定论。这一方面是热吸积流中的磁场位形还不是非常清楚（e.g.,

Beckwith et al. 2008），另一方面，也是由于含磁场的吸积流相对于不含整体大

尺度磁场的吸积流而言，动力学上要复杂很多。作为一个初步的工作，Bu 等

人（Bu, Yuan & Xie 2009）在自相似的框架下首先探讨了这个问题。在他们的

工作中，他们假定吸积流中存在着大尺度的环向磁场Bϕ以及垂向磁场Bz，并

把他们的强度作为自由参数，进而研究由于磁场（以及外流）的存在给吸积流

的影响。研究表明，两者对吸积流的动力学性质（速度、温度等）都有极其重

要的影响。随着磁场的增强（但仍然为气体压主导，Pmag < Pgas），吸积流中

的温度将降低。因此，传统的ADAF（以及LHAF）模型的温度过高的部分原

因可能是因为没有考虑整体磁场的效应。

我们这里只是探讨了外流的存在对内流的动力学效应。从辐射的角度来

说，外流的辐射贡献，以及外流对内流辐射的影响，都是值得研究的话题。在

前人的工作中（Quataert & Narayan 1999），整个外流的辐射都被完全忽略，

同时其对吸积内流的辐射的贡献也不予考虑。我们最近的探讨（§4.4.3）表明，
这一近似存在诸多问题，在外流较强的情况下，外流的贡献将相当重要。这个

课题将作为我未来研究的一个方向。

2.5 附附附录录录 A：：：高高高度度度积积积分分分的的的外外外流流流-内内内流流流耦耦耦合合合的的的吸吸吸积积积流流流动动动力力力学学学方方方程程程组组组

考虑一个稳态的轴对称吸积流，其质量守恒方程为，

1

r

∂

∂r
(rρυr) +

∂

∂z
(ρυz) = 0. (2.13)

定义吸积率为Ṁ ≡ −4πrρυrH。并且注意到在吸积内流里我们不考虑其垂向的

运动（υz = 0），而外流在其刚形成时的垂向速度为υz,w，我们把Eq. (2.13) 从

赤道面积分到吸积内流的外表面，或者说外流的形成面，即z 从0 积分到H+,

其中H+ 为外流的形成面。整理后，我们可以得到，

dṀ

dr
= η14πrρυz,w, (2.14)

其中，

η1 =
ρw
ρ

=
e−1/2ρ(r, 0)

1
H

∫ H
0
ρ(r, 0)exp(− z2

2H2 )dz
= 0.7089, (2.15)
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为该半径处外流形成面上的外流密度与吸积内流的平均密度的比值。

径向动量方程和角动量方程可分别写成，

ρ(υr
∂υr
∂r

−
υ2ϕ
r

+ υz
∂υr
∂z

) = −∂P
∂r

+ ρgr, (2.16)

ρ(υr
∂υϕ
∂r

+
υrυϕ
r

+ υz
∂υϕ
∂z

) =
1

r2
∂

∂r
(r2τϕr). (2.17)

其中gr 为引力的径向分量。能量方程可写为，

ρTds/dt ≡ ρ
(
dU/dt− P/ρ2dρ/dt

)
= q+ − q−. (2.18)

对于我们这儿所研究的稳态轴对称吸积流而言，我们有，

ρ

[
υr

(
∂U

∂r
− P

ρ2
∂ρ

∂r

)
+ υz

(
∂U

∂z
− P

ρ2
∂ρ

∂z

)]
= q+ − q−. (2.19)

类似于吸积率方程（Eq. 2.13），我们对上面的方程组Eqs. 2.16 - 2.19 垂向

积分以得到相对简单些的一维动力学方程。积分范围为z = 0 到z = H+。在积

分的过程中，我们注意到下面的这个适用范围更广的结果，∫ H+

0

fυz
∂g

∂z
dz = f υz,w (gw − gz=H), (2.20)

其中f 和g 为(r, z) 的函数。需要注意的是，如果如果g(r, z) 在z = H 面上是连

续的(e.g., 密度ρ), 则方程Eq. (2.20) 的右边等于0。利用这个更一般的结果，我

们可以得到文中§2.2.1 中的方程组Eqs. (2.2) - (2.5)。
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图 2.4: 外流的垂向速度（由ξz刻画）对吸积内流的动力学（马赫数、密度、

温度以及角动量）的影响。图中的实线、虚线以及长虚线分别对应于ξz =

0.01, 0.05, 0.15。右下图里开普勒角速度以点划线表示。其他参数分别为υr,w =

υr, ξϕ = ξTe = ξTi = 1.0.



第二章 黑洞热吸积流中外流对吸积内流的动力学影响 51

图 2.5: 外流和内流间存在角动量/能量转移的情况下，吸积流动力学的变

化(Case A)。角动量转移由参数ξϕ描述。ξϕ > 1表明外流具有更大的比角动量。

实线对应于标准的处理方法，点线、虚线及长虚线分别对应于ξϕ = 0.8, 1.0, 1.2。

其他参数设置为：ξTi = 1 (Case A), ξr = 0.2, ξTe = 1.5。在图中，我们调节ξz

以使得四种模型在外边界及黑洞视界处都有相同的吸积率。
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图 2.6: 外流和内流间存在角动量/能量转移的情况下，吸积流动力学的变

化(Case B)。所有的参数设置与图2.5一致，除了一点：我们这里假设外流中的

离子也能从吸积内流里提取能量（ξTi = 1.5; Case B）。同样，我们调节ξz 以使

得四种模型在外边界及黑洞视界处都有相同的吸积率。



第第第三三三章章章 热热热吸吸吸积积积流流流中中中的的的整整整体体体康康康普普普顿顿顿致致致热热热/致致致冷冷冷效效效应应应

ADAF 之类的热吸积流在径向（r方向）往往是光学薄的，因此在任意

位置产生的种子光子都可以在被吸收或散射之前传播相当远的距离，这些

光子可能通过康普顿散射跟别处的电子交换能量。该“非局域”的康普顿

散射过程可能对吸积流中遥远位置的电子产生制热或者致冷效果。这一在

前人的工作中几乎都被忽视掉的整体康普顿致热/致冷效应正是本章讨论的

重点内容。为讨论简单起见，我们在本章固定外流的强度，黑洞的吸积率

固定为Ṁ = Ṁ0 (r/rout)
0.3，其中固定的幂率指数0.3 刻画了外流的强度。设

定外边界rout = 104 rs，我们发现康普顿散射在吸积流的内区和外区分别扮

演着致冷和致热作用，分界大概在5 × 103 rs半径处。更具体地说，当吸积

率Ṁ0 > 0.1 LEdd/c
2，康普顿致冷率将在某个半径处超过粘滞对电子的加热，

因而康普顿致冷效应将变得非常重要；而当吸积率Ṁ0 > 2 LEdd/c
2，整体康

普顿散射在外区（r & rout）的致热效果将非常重要。对于rout = 50 rs，我们

只能得到吸积率Ṁ0 . LEdd/c
2 的吸积流在考虑了整体康普顿效应后的自洽

解，相应地，光度L . 0.02 LEdd。当吸积率超过该值时，内区的冷却远远超过

粘滞产热（同时还有压强的压缩功），以至于热解将不复存在。另一方面，对

于rout = 105 rs，考虑了整体康普顿效应的自洽解只对吸积率Ṁ0 . LEdd/c
2 才

能获得，相应地，吸积流的光度满足L < 0.01 LEdd。我们发现，该吸积率上限

跟外边界rout反相关。超过这一吸积率上限时，由于在外区的整体康普顿加热

效应太强，rout处的电子温度将被加热到超过当地的维里温度。这意味着这个

区域的气体的内能已经超过了重要天体的引力势能，吸积将被抑制。在这种情

况下，黑洞吸积的活动性将是在活动和不活动之间震荡，而震荡时标显然是

由rout 处的气体冷却时标决定。

3.1 本本本章章章导导导言言言

光子和电子间的康普顿散射是一个非常重要的天体物理过程。如果与某

处的电子发生散射的光子不是产生自其临近的区域，我们则称为“整体康普

顿散射”。在康普顿散射的过程中，电子和光子可以进行动量和能量的交换。

光子和电子的这两方面的交换在研究相关的气体动力学时都有着重要的作用。

在星系尺度上，目前认为这种辐射反馈机制对理解活动星系核对星系形成和

演化有着极为关键的作用（Ciotti & Ostriker 2001, 2007; Ciotti et al. 2009;

Murray et al. 2005; Hopkins et al. 2005; Wyithe & Loeb 2003; Di Matteo et al.

2005）。在稍微小一些的尺度上，人们研究了高光度类星体附近被类星体辐射

强烈康普顿散射加热的气体的动力学结构，结果表明在康普顿加热下，可以

非常容易地产生外流（e.g., Proga et al. 2008; Kurosawa & Proga 2009）。沿
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着早前Krolik等人的工作（Krolik et al. 1981），Mathews & Ferland (1987) 研

究了中央活动星系核的辐射对宽线区中物质的整体康普顿加热问题。如果标

准薄盘有较大的扭曲或者薄盘上方有强烈高能辐射源的话（e.g., Shakura &

Sunyaev 1973; Begelman, McKee & Shields 1983; Dubus et al. 1999），则整体

康普顿散射效应将非常重要。对自身为几何厚而光学薄的吸积流而言，在任意

位置产生的种子光子都可以传播相当远的距离而不被吸收或散射。这意味着

从原理上来讲，整体康普顿散射在此类吸积流中应该非常重要。球吸积及热

吸积流恰恰对应于这种几何厚光学薄的情况。热吸积流包含了径移主导吸积

流（Advection-Dominated Accretion Flow [ADAF]; Narayan & Yi 1994, 1995a）

以及明亮热吸积流（Luminous Hot Accretion Flow [LHAF]; Yuan 2001, 2003）。

这两类吸积流分别对应于较低的吸积率和稍高的吸积率。LHAF 是ADAF 在高

吸积率的情况下的自然延伸（Yuan 2001; 参看§1.3.2 以及§1.5.3）。需要指出的
是，在动力学方程以及辐射过程上，两者没有任何差别。这使得我们能够非常

方便地统一研究黑洞热吸积流中的整体康普顿散射效应。

对Bondi球吸积而言，光子和电子间的动量交换限定了吸积流所能达到

最大光度，即广为人知的Eddington光度LEdd（需要注意的是，这个吸积率上

限只对无转动的Bondi 球吸积才成立；参看文献，e.g., Ohsuga & Mineshige

2007）。Ostriker（1976）进一步研究了球状吸积流的光子和电子间的能量交换

问题。他的结果表明当吸积率超过某个特定值时，大量的高能光子将会有效地

加热电子，使得气体的声速超过了当地的逃逸速度。换句话说，气体的温度将

超过当地的维里温度，吸积过程将因此受到极大的抑制。这种能量效应，在吸

积流的辐射远远低于Eddington 光度的时候即可体现出其重要性，因此原则上

比Eddington 光度这种动量效应有更大的应用范围。

在之前的研究热吸积流动力学的工作中，人们往往只考虑了“局域”康

普顿散射效应，整体康普顿效应几乎在所有的工作中都被忽视了。这里，“局

域”的意思是康普顿散射的光子与电子来自于临近区域（如半径相同）。这种

局域康普顿散射效应是电子的主要冷却机制之一。此外，逆康普顿散射也是产

生观测到的X射线等高能辐射的主要辐射机制。据我们所知，考虑整体康普顿

效应的工作并不多，只有Esin (1997) 以及Park & Ostriker (1999; 2001; 2007)。

在Esin (1997)的工作中，她研究了一维ADAF的动力学，并发现整体的康普顿

效应确实可以忽略。而Park 和Ostriker（2001, 2007）则基于二维的动力学模

型，并主要关注于由于整体康普顿散射的存在而导致的外流现象。与Esin的结

论完全不同的是，他们的计算表明整体康普顿效应在很多情况下都是极度重要

的。值得一提的是，在所有前人的工作中，他们都没有试图去得到整体的自洽

解。

需要强调的是，前人研究整体康普顿效应的工作都是基于ADAF 的自相似

解（Narayan & Yi 1994; 1995），即所有的物理量都是半径的幂率函数。Esin

(1997) 和Park & Ostriker (1999, 2001, 2007) 的结果不同的主要原因是由于他
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们分别采取了一些额外的，但是却完全不同的假定。尽管自相似近似能够抓

住ADAF 的主要内涵，它却不适合计算辐射谱。这是因为在吸积流的内区（吸

积流的主要辐射区），ADAF的自相似解与严格整体解之间可能会有量级上的

不同。这意味着当我们要研究吸积流中的整体康普顿致热/致冷效应这一能量

效应，并想得到一个可靠的结论时，采用整体解的方法是极度必要的。这正是

本章节探讨这个问题的主要动机。此外，自ADAF吸积流提出以来，人们在理

论上取得了诸多进展（参看§1.5）。其中最重要的两大进展为外流的普遍存在
（e.g., Stone & Pringle 2001; Hawley & Balbus 2002）以及很大比例的湍动（粘

滞）耗散产热被直接用来加热电子（e.g., Quataert & Gruzinov 1999; Sharma

et al. 2007），这种对电子的直接湍动加热一般超过了电子和离子间的库仑碰

撞传递能量率。这两个新进展都深刻地影响了吸积流的动力学结构。非常遗憾

的是，前人的工作都没有考虑到这两个重要进展。由于对吸积流的二维动力学

结构还不是非常了解，不确定性很大，在本章节中，我们自我限定在一维的框

架下探讨该问题。很显然，整体康普顿效应的二维的动力学研究显然非常有价

值。但是由于该问题相当复杂，这里我们先把该问题搁置起来，留待将来待时

机（条件）成熟时再做研究。

3.2 热热热吸吸吸积积积流流流中中中的的的整整整体体体康康康普普普顿顿顿致致致热热热或或或致致致冷冷冷的的的重重重要要要性性性

3.2.1 计计计算算算整整整体体体康康康普普普顿顿顿致致致热热热或或或致致致冷冷冷的的的方方方法法法

首先，我们研究未考虑整体康普顿效应的标准的热吸积流。为了考虑外流

的影响，我们简单地采用幂率形式的吸积率方程，而对其他动力学方程不做进

一步的修改（e.g., Blandford & Begelman 1999；参看Xie & Yuan 2008 的进一

步的讨论），

Ṁ = −4πrHρv = Ṁ0

(
r

rout

)s
, (3.1)

其中，Ṁ0 为外边界rout 处的吸积率。参数s刻画了外流的强度。借鉴拟合银河

系中心Sgr A* 的经验（Yuan et al. 2003），我们这里设s = 0.3。离子和电子的

能量方程分别为（参看前面§1.4中的方程组Eqs. 1.11），

ρυ

(
dεi
dr

− pi
ρ2
dρ

dr

)
= (1− δ)q+ − qie,

ρυ

(
dεe
dr

− pe
ρ2
dρ

dr

)
= δq+ + qie − q−,

(3.2)

其中，εe,i分别为电子和离子的内能。其余变量跟先前方程组Eqs. 1.11 及Eqs.

(2.2)-(2.5) 中的定义是一致的。δ 取为0.5，即一半的湍动耗散能用来直接加热

电子，这同样是借鉴了拟合Sgr A* 的经验（亦可参看Sharma et al. 2007 相关

的数值模拟结果）。

首先，我们设法获得ADAF动力学方程组的准确的整体解（而不是自相似

解），从而得到吸积流中所有的物理量（如密度、温度等）随半径的关系。这
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需要我们求解热吸积流的动力学方程组（参看公式1.11; Quataert & Narayan

1999; Yuan et al. 2003），即质量守恒方程、径向运动方程、角动量方程以及两

个能量方程（参看Eqs. 1.11）。该ADAF 的整体解需要满足在rout处的外边界条

件，在视界面上的内边界条件，以及在声速点的跨声速条件。为研究吸积流的

整体康普顿效应的动力学意义，我们需要知道在任意给定的半径处所接受到的

整个吸积流所发射过来的辐射谱。很显然，在一维近似下，这需要我们求解吸

积流的径向辐射转移方程。当康普顿散射比较显著（因而比较重要）时，该辐

射转移方程的求解相当麻烦。在本章里，我们采用下述的一个简单的方法来处

理其中的散射过程。来自于半径r 以内的吸积流辐射为，

F in
ν (r) =

∫ r

rs

e−τ
1

4πr2
dLν(r

′)

dr′
dr′ (3.3)

其中，τ 是从r′ 到r 的光深，τ =
∫ r
r′
σTnedr

′。dLν(r
′) 为半径r′ 处宽度dr′高

度2 H(r′)的环面的辐射光度谱。该辐射考虑了同步辐射、韧致辐射以及相应

的“局域”康普顿过程。对dLν(r
′)中未康普顿化的部分，我们粗略地采用吸积

流垂直方向利用双流近似（two-stream approximation; see Rybicki & Lightman

1979, 尤 1998）求解辐射转移方程的结果（Manmoto et al. 1997），

dLun
ν (r′) =

4π2

√
3
Bν [1− exp(−2

√
3τ ∗ν )]r

′dr′ (3.4)

这里，Bν为黑体Plank谱，τ ∗ν ≡ (π/2)1/2κν(0) H(r′) 为垂向的吸收光深，其

中κν(0) 是赤道面上的吸收系数。由此，我们自动地考虑了自由-自由吸收以及

同步自吸收。吸积流中的磁场强度由参数β给出，β = Pgas/Pmag 为气体压跟磁

压的比值，这里我们统一设定为β = 9。对dLν(r
′) 中康普顿散射过程的计算，

我们采用Coppi & Blandford (1990; eq. 2.2) 的方法。方程3.3的积分从黑洞视

界rs ≡ 2GM/c2开始。

来自于半径r 以外的吸积流辐射为（Park & Ostriker 2007），

F out
ν (r) =

∫ rout

r

e−τ

4πr′ H(r′)

r′

r
ln

√
r′ + r

r′ − r

dLν(r
′)

dr′
dr′ (3.5)

半径r 处接受到的总辐射谱为上述的F in
ν (r) 及F out

ν (r)的和：F tot
ν (r) = F in

ν (r) +

F out
ν (r)。

假定吸积流中电子无规热运动的分布是温度为Te（θe ≡ kTe/mec
2）的相对

论性Maxwell热分布，即我们忽略非热电子的贡献。发生康普顿散射光子的无

量纲能量为ϵ ≡ hν/mec
2。由于热吸积流ADAF中最重要的辐射区（r < 10 rs的

内区）的电子具有相对论性的温度（Te ∼ 109 − 1010K），并且ADAF 的辐射能

谱νFν的峰值频率能量ϵ > 1，因此在计算康普顿散射后的光子平均能量时，我

们需要同时考虑相对论性的电子温度及相对论性的光子能量的影响。这里我们

采用如下的准确公式来研究该问题（Guilbert 1986）:

< ϵ1 >= ϵ+
σT

2K2(1/θe)σ

∫ +∞

−∞
(θe + sinh ϕ− ϵ)G(ϵeϕ)e2ϕexp

(
−cosh ϕ

θe

)
dϕ,

(3.6)
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其中< ϵ1 > 为散射后的光子能量。G(ϵ) ≡ g0(ϵ) − g1(ϵ)，相对论性的散射截面

可以写成，

σ(ϵ, θe) =
σT

2K2(1/θe)

∫ +∞

−∞
g0(ϵe

ϕ)e2ϕexp

(
−cosh ϕ

θe

)
dϕ. (3.7)

这里，方程中的K2(x)为修正了的2阶Bessel函数。并且，gn(y) 由如下公式给

出，

gn(y) ≡
3

8

∫ 2

0

(
t(t− 2) + 1 + ty +

1

1 + ty

)
dt

(1 + ty)n+2
. (3.8)

很显然，此时的散射截面跟电子温度及光子能量都有关。

在Thompson近似下，方程Eqs. 3.6 & 3.7 有如下更常见、更简单的形式

（Rybicki & Lightman 1979; 尤 1998），

< ϵ1 > = ϵ+ ϵ (ϵ− 4 θe) ,

σ(ϵ, θe) = σT .
(3.9)

单位长度的散射光深为τes ≡ σ(ϵ, θe) ne，因而吸积流里单位长度的区域里

发生康普顿散射的次数为，

N = τes. (3.10)

这里θe 和ne 分别为该区域电子的温度及密度。由此我们得到该单位长度区域

的康普顿致热（或致冷）率，

qcomp =

∫
N F tot

ν (r)
ϵ− < ϵ1 >

ϵ
dν. (3.11)

需要强调的是，在上面的公式里，我们实际上是用了辐射强度“J”而不是

辐射流量“F”。与Park & Ostriker (2007) 一样，我们形式地定义“辐射温

度”（或“Compton温度”，Levich & Sunyaev 1970; Krolik, McKee & Tarter

1981），

θx ≡
1

4me c2

∫
F tot
ν hν dν∫
F tot
ν dν

. (3.12)

在此定义下，随着θx大于或小于θe，康普顿散射将分别起着加热或者致冷的

效果。在Thompson近似下，康普顿散射的加热/致冷率将严格正比于(θx − θe)

（在Thompson近似下，qcomp = neσT (θx− θe) F
tot ∝ (θx− θe)）。

值得注意的是，辐射温度（即康普顿温度）θx 是从以hν为权的辐射谱上

得到的。从物理上讲，该值表示康普顿加热和冷却，即康普顿散射和逆康普顿

散射的平衡点。对一个典型的类星体谱，辐射主要在紫外波段（某些源可能会

到红外波段），辐射温度约为2× 107 K，即几个keV 左右（Mathews & Ferland

1987; Sazonov, Ostriker & Sunyaev 2004），我们下面图3.3 (c)表明，ADAF 的

辐射谱的辐射温度θx 要远远高于这个值，这主要是由于ADAF 的辐射谱与类

星体这种主要来自标准薄盘的辐射谱有显著的不同：径移主导吸积流ADAF有

强烈的高能辐射。
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图 3.1: 左图: “整体”康普顿加热/致冷率与电子的直接粘滞产热qvis,e比值。

吸积率为Ṁ = Ṁ0 (r/10
4 rs)

0.3，其中外边界的吸积率取三个值：Ṁ0 = 0.1 ṀEdd

(虚线), 1 ṀEdd (点线) 以及2 ṀEdd (实线)。右图: 辐射温度θx (参见本章中的定

义) 和电子温度θe 的比值。当θx 大于(小于) θe，康普顿散射对电子起加热（致

冷）作用。

3.2.2 计计计算算算结结结果果果

当考虑了湍动粘滞对电子的直接加热后（参看ADAF进展的综述：§1.5），
电子的主要加热项将不再是离子-电子的库仑碰撞，而是粘滞产热中对电

子直接加热项qvis,e ≡ δq+（参看方程Eqs. 3.2）。因此我们把这里得到的整

体康普顿加热/致冷率跟qvis,e比较。结果显示在图3.1 中。这里黑洞质量取

为M = 108 M⊙，吸积率为Ṁ = Ṁ0 (r/10
4 rs)

0.3，其中外边界的吸积率取三个

值：Ṁ0 = 0.1 ṀEdd (虚线)，1 ṀEdd (点线) 以及2 ṀEdd (实线)。其中Eddington

吸积率定义为ṀEdd ≡ LEdd/c
21。从图中我们可以看出，在r & 5× 103 rs，整体

康普顿散射起着加热电子的作用；而在r . 5 × 103 rs 的吸积流的内区，整体

1也称为临界吸积率(critical accretion rate, see Kato et al. 1998; 2008)。在天体物理里，人们还习惯

于定义Eddington吸积率为ṀEdd ≡ LEdd/η c2 = 10 LEdd/c
2，其中辐射效率η = 0.1。
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康普顿散射起着冷却电子的作用。这是由于辐射主要是来自吸积流的内区，那

里产生辐射的电子温度较高，从而对应的辐射温度也较高，因而，对电子温度

较低的外区而言，θx > θe；反之，对于吸积流的内区，由于外区的辐射温度较

低，带来的低能光子要多些，从而θx < θe。

由图3.1左图可知，当吸积率Ṁ0 & 0.1ṀEdd，整体康普顿散射的重要性即

不能忽视。此时，整体康普顿的致冷效应相当重要。该吸积率对应的黑洞视界

处的吸积率为∼ 10−2 ṀEdd，相应的吸积流总光度∼ 5 × 10−4 LEdd。整体康普

顿加热效应只有在比较高的吸积率下才会比较重要，其所对应的最低外边界

吸积率Ṁ0 是外边界rout 的函数，在我们这里所选取的外边界rout = 104rs条件

下，该吸积率∼ 2 ṀEdd，对应的光度∼ 2 × 10−2 LEdd。当外边界rout 大于我们

这儿所选定的值时，其所对应的临界“最低”吸积率Ṁ0 也会低些。在实际物

理问题中，ADAF通常会有一个半径上限，从而rout 的取值范围一般也会被限

定下来。如果ADAF由标准薄盘的内区截断而成（如截断的吸积流模型：图1.3

[LLAGN] 及图1.5 [XRB]），则很显然rout 等于该截断半径rtr。但是，如果整个

吸积流都是由ADAF 吸积流所充满（如银河系中心的吸积流），则rout 最大应

该由Bondi 半径确定。由于连接ADAF吸积流和无穷远处的物理环境是一个尚

未解决的难题，因此，我们对整体康普效应对Bondi 半径以外区域的气体的影

响还不是很确定。但是，很明显，这些气体受到的将是中央吸积流辐射的整体

康普顿加热作用。

我们的结果表明，在吸积流的外区，整体康普顿起着加热电子的作用，而

在吸积流的内区，则起着冷却电子的作用。这与前人的工作（Esin 1997; Park

& Ostriker 2001, 2007）定性上是一致的。但是，Esin (1997) 的工作表明整体

康普顿效应甚至远低于离子-电子的库仑碰撞所带来的能量交换（qie），当然更

是会远远小于qvis,e，因而整体康普顿效应是可以忽略的。这与我们这儿的工作

以及Park & Ostriker (2001, 2007) 的工作是不一致的。其原因可能是由于Esin

（1997）过于简化的计算过程以及其所采用的旧ADAF模型（没有考虑外流的作

用和粘滞直接加热效果）。总体上说，我们的结果表明，如果吸积流的外边界

离中心黑洞比较远（如rout > 104 rs），则只要光度L > 10−2 LEdd，则热吸积流

内区的整体康普顿致冷效应以及外区的整体康普顿加热效应都将会极大地改变

吸积流的动力学结构。

3.3 考考考虑虑虑整整整体体体康康康普普普顿顿顿散散散射射射后后后的的的热热热吸吸吸积积积流流流自自自洽洽洽解解解

由上一小节的工作可以得知，只要吸积率Ṁ0相对较大，我们就有必要考

虑整体康普顿散射对电子加热或致冷的动力学影响。这在Esin (1997)和Park &

Ostriker (1999, 2001, 2007) 的工作中并没有涉及到。由于在计算整体康普顿散

射时，我们需要知道整个吸积流的动力学以及种子光子的辐射谱，因此我们采

用多次迭代的方法来得到吸积流的收敛解。该解也就是考虑整体康普顿散射的

加热或致冷效应后的吸积流自洽的动力学解。求解的步骤是：首先我们不考虑
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图 3.2: 恒星级质量黑洞（参见§1.1 的介绍）考虑整体康普顿散射效应的自
洽解。黑洞质量M = 10 M⊙，热吸积流的外边界取为rout = 50 rs。吸积率

为Ṁ = 1.0 (r/50 rs)
0.3 ṀEdd。在所有小图里，实线为标准的ADAF 动力学解，

其中并没有考虑整体康普顿散射的效应；而虚线则为考虑了整体康普顿对电子

的加热或致冷效应后的自洽解。(a) 吸积流中的电子温度曲线；(b) 整体康普顿

加热率跟电子的直接粘滞产热率的比，qcomp/qvis,e；(c) 热吸积流的辐射谱。
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整体康普顿效应求出整个吸积流的动力学及辐射；然后我们在此基础上计算出

吸积流内各个位置处的整体康普顿散射加热率或致冷率qcomp，并在随后的求整

体解过程中考虑这一效应。此时，电子能量方程为，

ρυ

(
dεe
dr

− pe
ρ2
dρ

dr

)
= δq+ + qie − q− + qcomp. (3.13)

我们利用上面这个新的能量方程求出一个新的解；然后求出新的整体康普顿

散射加热率或致冷率。我们比较动力学中人为添加进去的qcomp,dyn 和现在根

据qcomp,dyn 所计算出来的新的动力学结构（Eq. 3.13）及辐射谱而求出来的

加热率或致冷率qcomp,rad。只要两者不一致，我们就利用新的整体康普顿加热

率qcomp,rad 来修正前面的qcomp,dyn，并继续前面的迭代过程。通过反复迭代的办

法，我们可以求出考虑整体康普顿散射后的自洽的整体解。需要说明的是，该

自洽解也不是绝对的自洽，在求解F tot
ν 时，我们并没有考虑由于整体康普散射

所带来的辐射谱，而仅仅是考虑“局域”康普顿散射的作用。这主要是由于计

算整体康普散射的辐射谱很复杂，它需要我们严格地求解径向的辐射转移方

程。比较方便的方法是采用Monte Carlo 模拟的方法详细准确的计算吸积流中

的康普顿散射过程，并同时采用前面所述的反复迭代的方法求解整个吸积流

的动力学结构。对这个问题，这里我们不再展开叙述，我将在第四章中讨论采

用Monte Carlo 模拟的方法所得到的计算结果。尽管本章里我们没有考虑整体

康普顿的辐射所带来的影响，我们认为这里的自洽解可看成是真实解的零阶近

似。确实，Monte Carlo 模拟的结果（见第四章）在定性上与本章的结果是一

致的。

图3.2和图3.3展示了我们的计算结果。图3.2 (a-c) 考虑的是恒星级质量黑

洞（参见§1.1 的介绍）附近的热吸积流。黑洞质量M = 10 M⊙，热吸积流的外

边界取为rout = 50 rs。吸积率为Ṁ = 1.0 (r/50 rs)
0.3 ṀEdd。图3.2 中所有小图

里，实线为标准的ADAF 动力学解，其中并没有考虑整体康普顿散射的效应；

而虚线则为我们新的考虑了整体康普顿对电子的加热或致冷效应的自洽解。

图3.2 (a) 给出了考虑或没考虑整体康普顿散射效应的吸积流电子温度曲线。由

于整体康普顿散射在吸积盘的内区起着冷却电子的作用，因而很明显考虑该效

应后，电子温度将变低。

图3.2 (b)则给出了整体康普顿加热率跟电子的直接粘滞产热率的比，
qcomp

qvis,e
。一个有趣的现象是，在r & 4 rs 的区域，比值的绝对值在1− 4 范围内。

由于我们考虑了电子的直接粘滞产热，且该产热一般远远强于离子-电子间库

仑碰撞所带来的能量交换率（qvis,e ≫ qie），这表明方程Eq. 3.13 的等号右边为

负值，即粘滞产热率qvis,e 小于该区域的辐射冷却率（q
− − qcomp）。换句话说，

此时的径移项将为加热项，这跟明亮热吸积流中的离子是类似的（Yuan 2001；

§1.5.3）。在吸积流的的最内区（热吸积流的主要辐射区，r . 4 rs ），qcomp/qvis,e

的绝对值∼ 0.5。由于此时我们有(−qcomp) ∼ q−，因此在吸积流的最内区，电

子的直接粘滞产热率（qvis,e）跟总的辐射冷却率平衡。
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很显然，对给定的吸积率而言，吸积流内区的整体康普顿致冷效应意味着

吸积流辐射效率的提高。但是这并不意味着热吸积流能够达到的最高光度Lmax

也会因此而提高。对电子而言，主要的加热机制是直接的粘滞产热及电子的压

强压缩功（−P dV；方程Eq. 3.13 左边第二项），而主要的冷却机制为辐射冷

却（q− − qcomp）。热吸积流所能维持的最高吸积率由上面的产热率和冷却率的

平衡来决定。注意到产热率一般正比于吸积率Ṁ，而冷却率在较高吸积率下一

般是两体碰撞过程的结果（如康普顿散射），所以正比于吸积率的平方（Ṁ2）。

这也是热吸积流存在着吸积率上限的原因。很明显，当我们考虑了整体康普顿

在吸积流内区的冷却效应后，总冷却率远比只考虑“局域”康普顿效应的情况

要大得多。这意味着吸积流中产热和致冷间的平衡只能在更低的吸积率Ṁ 下

实现。事实上，图3.2的吸积率Ṁ0 = 1.0 LEdd/c
2 几乎是我们能得到自洽热解的

最高吸积率，这比没有考虑整体康普顿散射的热吸积流最高吸积率低2− 3 倍。

当吸积率更高时，由于吸积流的内区将在极强的辐射冷却的作用下而塌缩，此

时我们将不能热吸积流解。最高吸积率的降低将使得吸积流的最高光度Lmax

随之降低。我们的计算结果表明，Lmax 大约降低2 倍左右，即考虑整体康普顿

致冷效应之后，热吸积流的最高光度Lmax ∼ 3% LEdd。

最后，我们来比较新的自洽解和不考虑整体康普顿散射效应的“传统做

法”之间辐射谱的差别，结果显示在图3.2 (c) 中。从图中，我们可以看到由

于整体康普顿效应的存在，辐射的总光度及在高能段的截断频率（或者类

似的，νFν 谱的峰值频率）都有所减小。显然，这是由于我们自洽解的电子

温度更低的缘故。需要强调的是，尽管我们在电子能量方程上考虑了整体康

普顿散射的加热或致冷效应，但是在计算总的辐射谱时，我们并没有把整体

康普顿散射的辐射计算进来。我们的计算结果表明，整体康普顿散射的冷却

率(−qcomp) ∼ q−，因此我们认为如果把整体康普顿散射的辐射给计算进来的

话，实际“真实”的总光度将会是现在所得到的光度（图3.2 (c) 中虚线所示）

的2 倍左右。但是总的辐射谱谱型和截断频率将不会有太大的变化。关于这个

问题，我们将在第四章中对该问题作进一步的讨论。我们的Monte Carlo 数值

模拟结果表明，实际上辐射谱的谱型还是会有不小的改变。

图3.3 (a-c) 则对应于超大质量黑洞附近的热吸积流情形。如我们所预期的

那样，考虑了整体康普顿散射的影响之后，由于吸积流的绝大部分区域都为整

体康普顿冷却，因而吸积流中绝大区域内的电子温度都有所下降（图3.3 (a)）。

相应地，整个吸积流的光度也降低为原来的1/2（同样没有考虑整体康普顿对

辐射谱的贡献；考虑后总光度应该增大），截断频率同样也有所下降。

对于超大质量黑洞的热吸积流，我们还计算了考虑了整体康普顿散射效

应后的平均光子能量（ h < ν >≡
∫
Lνdν/

∫
(Lν/hν) dν）以及总辐射谱的辐射

温度θX 所对应的能量hνX, （hνx ≡ me c
2 θx）。如图3.3 (c) 中箭头所示，这两

个值分别为∼ 1 eV 和∼ 100 keV，这些值都远远高于典型的类星体谱的值。例

如典型的类星体的辐射温度（hνx）只有几个keV（Mathews & Ferland 1987;



第三章 热吸积流中的整体康普顿致热/致冷效应 63

图 3.3: 超大质量黑洞（参考§1.1的介绍）考虑整体康普顿散射效应的自洽
解。黑洞质量M = 108 M⊙，热吸积流的外边界取为rout = 104 rs。吸积率

为Ṁ = 0.5 (r/104 rs)
0.3 ṀEdd。在所有小图里，实线为标准的ADAF 动力学解，

其中并没有考虑整体康普顿散射的效应；而虚线则为考虑了整体康普顿对电子

的加热或致冷效应后的自洽解。(a) 吸积流中电子温度曲线；(b) 整体康普顿加

热率跟电子的直接粘滞产热率的比，qcomp/qvis,e；(c) 热吸积流的辐射谱。
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Sazonov et al. 2004）。这是因为低光度系统与类星体的吸积流有着本质的差别

（类星体中的吸积流一般认为是标准薄盘）。

我们注意到，图3.3 (c) 中的辐射谱可以延伸到极高的能量段（h ν &
MeV）。观测上，对射电宁静的Seyfert 1型星系（参看§1.2.1的介绍）的Ginga,

OSSE 以及EXSOSAT 等设备的观测数据（X及γ射线），人们可以采用带截断

的幂率方式进行拟合（拟合公式Fν ∝ ν−γe−hν/Ec），拟合结果表明，e-folding

能量为Ec = 0.6+0.8
−0.3 MeV （Zdziarski et al. 1995; Gondek et al. 1996）。考虑到

观测数据的误差，我们的结果与观测可以说是一致的。很显然，要对理论模型

作出更好的限定，还需等待更精确的高能X及γ射线的数据。

正如我们在§3.2.2中所论述的那样，在相当远半径处的整体康普顿加热效
应是我们得到整体自洽解的另外一个拦路虎。对Ṁ0 = 1.0 ṀEdd，如果外边界

取rout & 105 rs，我们发现在rout 附近的整体康普顿加热效应将强得能够使得电

子的温度超过当地的维里温度（Tvir 由公式5/2 kTvir ≡ GMmp/r 给出），显然，

由于电子和离子间存在着库仑相互作用，这也将会使得当地的离子温度也超过

维里温度。在此情形下，气体的总能量将为正值，这意味着气体将不再处于中

央天体的束缚中— 该气体将不会被吸积。与之对应的最高光度∼ 2% LEdd。该

结果与Ostriker（1976）及Park & Ostriker （2001）的结果是一致的。由图3.1

及图3.3 (b)，我们可以发现，气体能够达到维里温度的吸积率Ṁ0 与维里温

度半径rvirial （或rout）之间存在着反相关，即吸积率Ṁ0 越低，维里温度半

径rvirial 越大。遗憾的是，得到Ṁ0 和rvirial 之间的准确关系非常困难。这主要

是因为只有通过数值求解才能得到辐射温度θX 与吸积率Ṁ0 之间的函数关系。

尽管如此，由图3.1 及图3.3 (b) 可知，rvirial 肯定& 5× 103 rs。

尽管在rvirial 外，由于整体康普顿散射的加热效应，我们不能得到吸积流

的自洽稳态解，但是我们预期整个黑洞吸积流会存在着活动性的“振荡”（e.g.,

Cowie, Ostriker, & Stark 1978; Ciotti & Ostriker 1997, 2001）。当吸积率较高的

时候，只有rvirial 之内的气体能够被吸积。这一活动态能够维持的时间大约等

于rvirial处的吸积时标。随后整个rvirial 内的气体将被耗尽，从而内区的辐射也

快速衰减，rvirial 外的气体将不再受到来自吸积流内区辐射的整体康普顿加热

的作用，因而rvirial 外的气体将逐步冷却，并最终再次启动新的吸积过程。该

“不活动态”的时标由rvirial 处的气体冷却时标来决定。当然，强康普顿加热

效应的另外一种可能后果是通过照射外部的气体，吸积流实现自我调节（self

regulation），使得吸积率维持在某个合适的值上（Shakura & Sunyaev 1973）。

也就是说，强康普顿加热效应并不是完全终止整个吸积过程，而只是减小外部

的物质供应率（即吸积率）。通过减小物质供应率，使得内区的辐射强度也随

之减小，并最终使得外区受到的辐射照射强度也将降低。这两种模型都能合理

地解释整个过程，目前尚不清楚谁能更准确地描述天体系统的实际过程。我们

需要对吸积流进行两维或三维的数值模拟才能回答这个问题。同时，从解析分

析的角度来讲，稳态解可能是不稳定的，因而我们可能需要对整个吸积流作严
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格、准确的含时分析。

对于存在于绝大多数星系核心的超大质量黑洞而言，如果其周围果真为热

吸积流，则高光度态时由于康普顿加热而导致的该活动态的“终止”将是这

类天体的典型物理过程。我们知道，低光度吸积流一般确实为热吸积流模式

（参看Narayan 2005; Yuan 2007a 及Ho 2008 的综述）。而对如类星体这类的高

光度活动星系核，尽管人们倾向于认为其中心吸积流为几何薄光学厚的标准

薄盘SSD（参看§1.3.2），但是这个模型依然存在着很多困难（e.g., Shlosman et

al. 1990; Koratkar & Blaes 1999）。如果真实的吸积流跟我们这里所讨论的热吸

积流类似，在径向上对康普顿散射也是光学薄的，那么我们上面对热吸积流的

讨论也将会适用于这些高光度的活动星系核。

需要注意的是，上面所谈到的“振荡”过程对银河系内的恒星级黑洞的吸

积系统并不存在。这是因为“振荡”的形成需要两个条件：1），较高的吸积率；

2），热吸积流能够延伸到非常远的地方。而对于恒星级质量黑洞的吸积体系而

言，吸积气体都是来自于其伴星，并且在远离黑洞的地方气体温度并不高，所

以一般而言都是以标准薄盘（光深非常大，对外部的光子几乎可以算是不透

明的）的形式存在。当然，对于处于硬态的双星系统而言，标准薄盘并不会一

直延伸到最小稳定轨道，而是从某个“截断”半径rtr 处开始完全被热吸积流

（如径移主导吸积流ADAF 或者明亮热吸积流LHAF）取代。这意味着，处于

硬态时的热吸积流的外边界是rtr — 热吸积流只能在整个吸积流的内区存在，

且rtr ≪ rvirial。此外，注意还到随着吸积率的增大，转换半径将减小（Yuan &

Narayan 2004），因此对于恒星级黑洞的热吸积流而言，整体康普效应将对整

个吸积流内的电子起冷却作用，而整体康普顿散射的加热效应是可以忽略的。

当然，热吸积流所产生的高能光子将会加热转换半径rtr 处的冷气体（来自于

标准薄盘），从而改变转换半径区域的吸积流的动力学。我们有必要对标准薄

盘-热吸积流间过渡区域做更细致的研究。

3.4 本本本章章章总总总结结结和和和进进进一一一步步步讨讨讨论论论

对几何厚而光学薄的热吸积流（径移主导吸积流ADAF 或者明亮热吸积

流LHAF）而言，其内的光子能够传播很远的距离而不会被吸收掉，因而，他

们可能通过康普顿散射与遥远处的电子交换能量，从而加热或者冷却电子。在

本章里，我们研究了热吸积流中的整体康普顿散射效应。如果热吸积流的吸

积率可以写成Ṁ = Ṁ0 (r/rout)
0.3，则我们的结果表明：当Ṁ0 & 0.1 LEdd/c

2时，

吸积流中的整体康普顿冷却效应将不可忽略；而当吸积率Ṁ0 & 2 LEdd/c
2 且外

边界rout = 104 rs时，吸积流中的康普顿致热效应将不可忽视，此时，整体康

普顿散射将对r > 5× 103rs 区域的电子加热，而对r < 5× 103rs 区域的电子起

制冷作用。如果热吸积流的外边界更远（即rout 更大），则在更低的临界吸积

率Ṁ0 下整体康普顿加热就不可被忽视。
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在考虑整体康普顿散射的情况下，对吸积率为Ṁ0 . LEdd/c
2，外边界

为rout = 50 rs 的情况，我们成功地获得了自洽解。如果吸积率更大（Ṁ0 &
LEdd/c

2；相应地，L > 2% LEdd），则吸积流中的（局域和整体）康普顿散射

的冷却效应将是如此之强，以至于吸积流的热解将不复存在。同样，对较大的

外边界（rout & 105 rs），如果Ṁ0 & LEdd/c
2（相应地，L > 1% LEdd），我们也

同样不能得到自洽的热吸积流解，这主要是由于在rout 附近的康普顿加热效应

太强，使得电子与辐射场的平衡温度将超过了当地的维里温度。一般地说，我

们预期康普顿温度跟维里温度相等所对应的维里半径（rvirial）跟吸积率Ṁ0 有

反相关的关系。我们推断当我们无法得到稳态热解时，整个吸积流将处于活

动-不活动的“振荡”中。即当中央天体有充足的物质供给时，处于不活动态的

时间约为rvirial 处的气体的冷却时标；而处于活动态的时间约为rvirial 处的气体

吸积时标。

需要强调的是，我们这里所有的讨论都是基于一维吸积流模型所作出的。

尽管我们对吸积流的垂向结构并不十分了解，但是我们有理由相信当吸积率

比较高时，整体康普顿散射将显著影响吸积流的动力学结构，因此，跟标准

薄盘的情况类似，热吸积流中的大部分辐射将沿着垂直于吸积流表面的方向

（z方向）辐射掉。这将会产生两个效果：1），我们所能得到的自洽解的最高光

度（或者说最高吸积率）将会增大。2），垂向的康普顿加热效应将远超过水平

方向的结果，这意味着如Park & Ostriker (2001, 2007) 所指出的那样，吸积流

内的大量气体将以外流的形式从盘面产生。这一结果得到了Proga（2008; see

also Kurosawa & Proga 2009）数值模拟的支持。所有这些讨论到的效应在光

度L > 10−2 LEdd 且光学薄的活动星系核中（见上文的讨论）都会非常显著。

最近应用Soltan 的推断所开展的工作（Yu & Tremain 2002），这类活动星系核

恰恰是大质量黑洞质量增长的阶段。因此，对其的研究显得尤为重要。

最后，我们强调，由于我们只研究了吸积率Ṁ ∝ rs 中s = 0.3的情形，因

此，我们这里所有的讨论都是基于某个特定的相对外流损失率而言的。当

外流的强度更低时（极端的，没有外流，Ṁ为常数），吸积流内区的吸积率

将更高，这意味着其辐射强度将更大，从而外区受到的辐射照射流量也将更

大，因此，无论是中间区域（如50 − 5 × 103rs）的康普顿致冷效应还是外区

（如r > 5× 103rs）康普顿致热效应都将更强。在此情形下，在更低的外边界吸

积率Ṁ0下，康普顿致冷或致热效应就开始起显著的作用。

值得注意的是，本章更倾向于讨论AGN以及低光度AGN等超大质量黑洞

的吸积，我们将在第四章讨论X射线双星等恒星级黑洞的吸积过程中的整体康

普顿散射效应。



第第第四四四章章章 Monte Carlo 方方方法法法研研研究究究热热热吸吸吸积积积流流流内内内区区区的的的整整整体体体康康康普普普顿顿顿

致致致冷冷冷效效效应应应

如第三章所述，ADAF 等的热吸积流为光学薄吸积流，因此在任意位置

产生的种子光子都能在被吸收或散射之前传播相当远的距离。这些光子可以

通过康普顿散射跟别处的电子交换能量。在吸积率相对较高的情况下，该整

体康普顿散射对电子的加热或者致冷效果将不可忽视。作为第三章工作的完

善及延续，我们在本章内将详细研究10 M⊙的恒星级质量黑洞的热吸积内区

（R . 300 Rs）的康普顿散射（主要是逆康普顿辐射）的动力学及辐射效应。

与第三章不同，我们这里在处理康普顿散射时采用了广义相对论下的Monte

Carlo 数值模拟这一更严格也更有效的处理随机散射过程的方法。在进行相对

论性Monte Carlo数值模拟时，我们追踪每个光子的运动轨迹，从而可以处理

吸积流中不同位置处的散射过程，并得到相应的光子-电子间的能量交换。值得

注意的是，计算康普顿散射过程时，我们还讨论了吸积流存在整体运动(Bulk

Motion)所带来的影响，我们发现该整体运动对康普顿散射过程而言并不重要。

与此同时，我们这里在辐射的计算中也包括了整体康普顿散射的结果，这在我

们第三章的研究中是无法考虑的。

计算表明，1），如我们所预期的那样，在考虑了整体康普顿散射的辐

射效应后，辐射谱将更硬，且总的辐射效率也将更大；2），在吸积率较高

（Ṁ = 1.0 ṀEdd）时，吸积流的内区很可能会形成充满冷团块的热吸积流，即

所谓的两相吸积流（另外一种可能是整个热吸积流完全坍塌成标准薄盘，）这

可能能够解释黑洞X射线双星中的陡幂率谱态，当然，我们现在还不能回答哪

一种状态更符合实际情形；3），覆盖在热吸积流外侧的相对较冷的外流气体有

利于提高热吸积流的观测光深，并使得等效温度降低，这可能有助于消弭热吸

积流理论预言和实际观测之间的矛盾。

4.1 本本本章章章引引引言言言

由于第三章已有相当详细的介绍，这里我只做简要说明。电子和光子之

间的康普顿散射的重要性体现在动量和能量两个方面。从动量转移的角度来

看，Eddington 光度对应于辐射压跟引力的平衡，辐射压驱动的外流模型是解

释宽吸收线类星体（Broad Absorption Line Quasars; BALs）的一个可能的机

制（Proga 2003）；从能量转移的角度来看，软光子的逆康普顿散射是X射线甚

至更高能辐射的主要机制之一，而与光子交换能量是电子，从而是整个气体加

热或冷却的重要机制，典型的便如星系形成领域的“AGN heating”效应。

对黑洞吸积盘自身而言，由于标准薄盘是径向和垂向都是光学厚，因而当

且仅当薄盘存在扭曲（e.g., Shakura & Sunyaev 1973）或者被盘面上方的辐射
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源照射（e.g., Dubus et al. 1999），整体的康普顿效应才会变得重要。但是，对

如径移主导吸积流（ADAF: Narayan & Yi 1994; Abramowicz et al. 1995）及明

亮热吸积流（LHAF: Yuan 2001, 2003）这类热吸积流而言，由磁转动不稳定

性（MRI; Balbus & Hawley 1998; Balbus 2003）等湍动产生的耗散能将以气体

内能的形式储存起来并最终带入黑洞，因此它们的辐射效率较低、温度较高—

几何厚且光学薄的吸积模式（Narayan & Yi 1994; Narayan et al. 1998; Yuan

2001）。这意味着即便热吸积流没有扭曲，也没有被额外的辐射源照射，种子

光子也能在吸积流中传播相当远的距离而不被吸收，整体康普顿效应原则上应

该非常重要。外光子如中子星表面的辐射对吸积流动力学的影响早已有所研究

（e.g., Narayan & Yi 1995b），这里，我们只考虑热吸积流自身的整体康普顿散

射，即所有的种子光子均由热吸积流产生。

在前人的高度积分的一维热吸积流研究中，通过局域处理方法（one-zone

approximation）已经考虑了热吸积流中垂向的康普顿过程（e.g., Narayan & Yi

1995b; Manmoto et al. 1997; Yuan et al. 2003），但是，非局域的径向康普顿过

程几乎在所有的研究中均被忽略掉。下面与第三章一致，我们把这种非局域的

径向康普顿过程称为整体康普顿过程，而通常的垂向康普顿过程称为局域康普

顿过程。对整体康普顿的研究并不多：Esin (1997), Kurpiewski & Jaroszyński

(1999), Park & Ostriker (1999; 2001; 2007), 以及Yuan, Xie & Ostriker (2009)。

需要强调的是，只有Yuan et al. (2009) 以及Kurpiewski & Jaroszyński (1999)

是在整体解而不是自相似解的框架下研究此问题的。Yuan et al. (2009) 还首次

得到了考虑整体康普顿散射后的自洽动力学解。

需要注意的是，在第三章计算整体康普顿效应时（Yuan, Xie & Ostriker

2009），我们只考虑了同步辐射、韧致辐射以及局域康普顿散射的辐射谱的

贡献。而在吸积率比较高时，整体康普顿散射所带来的辐射也很重要，因

而Yuan et al. (2009) 的工作可能在定量上带来较大的误差。同时，由于技术

上难以计算，整体康普顿散射的辐射对总辐射谱的贡献在他们的研究中也被

忽略了，因此第三章中在考虑整体康普顿后没能看到辐射谱型的变化也就不难

理解了。本章的主要出发点就是要解决这两个缺陷，从而更严格地的到“自

洽”解。尽管在计算康普顿散射上已经有很多解析公式，但往往都采取了相

当多的近似，例如说散射区的几何结构、物质的温度和密度分布等等。而采

用Monte Carlo 数值模拟处理康普顿过程则不同，尽管其计算效率显著下降，

但这却是近似最少且最可靠最有效的方法（e.g., Pozdnyakov, Sobol’ & Sunyaev

1983; Titarchuk et al. 1997; Laurent & Titarchuk 1999; Niedźwiecki 2005），尤

其是对散射区的状态、几何不做任何假定的三维Monte Carlo 数值模拟，更

是有着不可替代的优势。早期，Monte Carlo 数值模拟时只考虑了气体的热

运动（e.g., Pozdnyakov et al. 1983），近年来，人们研究了自由下落流体（即

吸积流）的整体运动（bulk motion）对其康普顿散射过程的影响（Titarchuk,

Mastichiadis, & Kylafis 1997; Laurent & Titarchuk 1999）。Niedźwiecki (2005;
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参看Niedźwiecki & Zdziarski 2006) 推广Laurent & Titarchuk (1999) 的整体运

动康普顿散射（bulk motion Comptonization; BMC），使得它能应用到Kerr 度

规，从而也能够探讨黑洞自旋的影响。这里，我们利用kerr度规下的BMC流

程来计算热吸积流中的康普顿散射（包括径向及垂向的康普顿散射，或者等

价地说，包括整体康普顿效应及局域康普顿效应）。跟前面一样，我们忽略任

何非热的电子的贡献，即假定吸积流中的电子为热分布（相对论性Maxwell分

布）。尽管Kurpiewski & Jaroszyński (1999) 首次用Monte Carlo 数值模拟康普

顿过程的方法研究了Kerr黑洞的热吸积ADAF 的辐射谱。但是，需要指出的

是，他们所基于的动力学中并没有考虑辐射冷却过程（动力学方程中径移因

子f ≡ qadv/qvis = (1− qrad/qvis) 取为 1），这在吸积率较高，因而辐射较强的时

候显然是不合适的。此外，他们的吸积流模型是基于“旧”的ADAF 模型，因

而没有考虑外流以及湍动粘滞对电子的直接加热（见§4.2.1; 更详细的讨论可以
参考§1.5）。

4.2 模模模型型型的的的描描描述述述

本节主要介绍所要研究的对象，相应的动力学方程以及计算康普顿散射的

方法。由于我们打算应用于银河系内的双星系统，因此我们只考虑恒星级质

量黑洞，质量设定为MBH = 10 M⊙。外边界取为300Rs。由第三章的工作可知，

在此区域内，整体康普顿散射对电子起冷却作用（Yuan, Xie & Ostriker 2009）。

需要注意的是，由于热吸积流是光学薄的，康普顿散射是个整体效应，即只有

当整个吸积流的动力学量（温度、密度、速度）都已确定时，才能通过Monte

Carlo 数值模拟的方法准确得到。但是要想得到吸积流的动力学又必须严格地

考虑电子的辐射冷却过程，即需要事先知道吸积流的整体康普顿辐射所造成的

冷却率qcomp,all (见Eq. [4.2])。跟§3.3 一样，我们采用反复迭代的方法来平衡分
别来自动力学和辐射过程的qcomp,all，从而求出自洽的整体解。

下面我主要介绍热吸积流中BMC 的处理方法，而对于黑洞热吸积流的动

力学方程则只作扼要介绍，具体细节可以参看§1.4 及§3.2.1。

4.2.1 黑黑黑洞洞洞热热热吸吸吸积积积流流流的的的动动动力力力学学学

黑洞热吸积流的一般动力学方程由公式Eqs. 1.11 给出。这里我只给出电

子的能量方程，

ρυ

(
dεe
dR

− pe
ρ2
dρ

dR

)
= δqvis + qie − (q− − qcomp), (4.1)

所有的参数都为其通常的意义。跟第三章一样，所有的参数均取典型值：

α = 0.3, δ = 0.5。需要注意的是，整体康普顿加热率为负（qcomp < 0）意味着

整体康普顿散射是一个辐射项，从而应该体现在总的辐射谱上。这一整体康普

顿散射导致的辐射在我们之前的工作中并没有考虑到。由于现在Monte Carlo
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数值模拟统一处理了热吸积流中的康普顿散射过程，我们不能区分到底是局

域康普顿散射还是是整体康普顿散射，因此我们这里定义总的康普顿加热率

（qcomp,all = qcomp,local + qcomp）。此时，方程Eq. (4.1) 也可改写为，

ρυ

(
dεe
dR

− pe
ρ2
dρ

dR

)
= δqvis + qie − (q−syn+br − qcomp,all). (4.2)

吸积流的无规磁场由参数β(≡ Pgas/(Pgas+Pmag))决定。这里我们取β = 0.9

（Hawley & Krolik 2001）。吸积流中同步辐射及韧致辐射的计算方法可以参

看§1.4.2 (Narayan & Yi 1995b; Manmoto et al. 1997)。

康普顿散射致热率（qcomp,all）可以写成如下这一容易理解的形式（Yuan,

Xie & Ostriker 2009），

qcomp,all = ne

∫
σ(ϵ, θe) Jν

ϵ− < ϵ1 >

ϵ
dν, (4.3)

这里，Jν 为在选定半径处的总辐射强度。ϵ = hν/mec
2 及θe = kTe/mec

2 分别

是无量纲化（康普顿散射前）的光子及电子的能量；< ϵ1 > 为康普顿散射后的

平均光子能量。需要说明的是，我们文中并没有直接采用这一公式来计算康普

顿致热率，而是采用Monte Carlo 数值模拟的方法来实现的（参看§4.2.2）。
尽管在求解动力学时，我们采用了Paczyński & Wiita (1980)伪牛顿势来描

述Schwarzschild 黑洞的时空背景，并且动力学方程组也不是相对论性的（径向

速度在黑洞附近可以超过光速，这显然是非物理的）。对于非物理的吸积流速

度，我们采取两种修正方法。1），在研究银河系中心的射电成像时，Yuan et

al. (2006)通过拟合相对论的动力学结果，给出了一个修正因子：0.93 e2.13Rs/R，

该值给出了非相对论性的速度与严格相对论的结果之间的比值；2），相对论性

动力学的一阶修正即把动量由 mυ 变成 γ mυ，其中γ 为Lorentz 因子，因此，

近似的有，非相对论速度υnon−R ≈ γ υrel。由此我们可以计算出“真实”的径

向速度。我们比较了这两种方法，结果表明两者的差别并不大，因此，我们下

面只给出采用第二种修正方案的结果。

4.2.2 有有有整整整体体体运运运动动动的的的热热热吸吸吸积积积流流流中中中的的的康康康普普普顿顿顿散散散射射射过过过程程程

—— 基基基于于于Monte Carlo 数数数值值值模模模拟拟拟方方方法法法的的的研研研究究究

下面我们简要介绍Monte Carlo 计算康普顿散射以及对电子加热/冷却率的

方法。更详细的讨论，可以参看我合作者的文章(Niedźwiecki 2005; Niedźwiecki

& Zdziarski 2006)。需要注意的是，这里我们同时考虑了亚开普勒转动和相对

论性的径向下落这两种运动。尽管本章里我们的动力学是基于伪牛顿势的，

因而只能粗略地描述Schwarzschild 黑洞的吸积。但是，由于我们的终结目标

是研究Kerr 黑洞的吸积流（我将在§4.6 作简单介绍），因此我们这里给出基
于Boyer-Lindquist 坐标系的Monte Carlo 数值模拟康普顿散射过程。

考虑Boyer-Lindquist 坐标系（为方便起见，设c = G = MBH = 1）。黑洞

自旋为a，吸积流的4-速度为u = (ut, ur, Ωut, 0)。进一步地，我们定义径向速
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度υr为，υr = ur/ut。这里，我们将定义三个重要的参照系(e.g., Chandrasekhar

1983; Manmoto 2000)，这几个坐标系是相对论研究中的几个典型的参照系，它

们在我们随后的研究中起着非常重要的作用。

局部静止系（local rest frame; LRF） —局部静止系为气体的随动坐标系。

由于在这一系统中气体只做热运动，因此传统的不考虑任何整体运动的Monte

Carlo 模拟方法（e.g., Pozdnyakov et al. 1983; Górecki & Wilczewski 1984）都

可以在这个系统直接使用。LRF 参照系的4-速度uLRF 跟吸积气体的整体运动

速度是一样的，

uLRF = u = (ut, ur, Ωut, 0). (4.4)

局部非转动系（locally nonrotating frame; LNRF） — 局部非转动参照系

中观测者与中央Kerr 黑洞具有相同的转动角速度（ω; Eq. 4.7），即该参照系

的4-速度uLNRF 为，

uLNRF = (utLNRF, 0, ωu
t
LNRF, 0). (4.5)

吸积流气体在该参照系里的径向速度及转动速度，以及转动速度所对应

的Lorentz 因子是，

υ(r) =
A1/2

∆
υr, υ(ϕ) =

A sin θ

Σ∆1/2
(Ω− ω), γϕ =

(
1− (υ(ϕ))2

)−1/2
, (4.6)

其中，Kerr 黑洞的Boyer-Lindquist 坐标系的基本参数如下：

∆ = r2 − 2r + a2, Σ = r2 + a2 cos2 θ,

A = (r2 + a2)2 − a2∆sin2 θ, ω = 2ar/A, (4.7)

共转参照系（corotating frame; CRF） — 共转参照系(CRF) 是随着吸积

流共同转动的观测者所处的系统。显然在此系统中，局部的吸积流将没有角速

度。该参照系的4-速度uCRF 为，

uCRF = (utCRF, 0, Ωu
t
CRF, 0). (4.8)

采用Manmoto (2000; 还可参见Abramowicz et al. 1996; Gammie & Popham

1998)的做法，我们定义该参照系里吸积流的径向速度V 以及相应的Lorentz因

子γr 为，V = υ(r)γϕ, γr = (1− V 2)−1/2。值得一提的是，在此共转参照系里，

吸积流将以光速落入中央黑洞(V = 1; e.g., Abramowicz et al. 1996)。

利用上面所定义的这些参照系，下面我们可以研究吸积流中的康普散射过

程。

康普顿散射的种子光子来自于（同步自吸收后的）同步辐射以及韧致辐

射。为了计算康普顿散射率，首先我们需要计算出光子在吸积流中的传播一段

距离所对应的光深。这对平直空间来说非常简单，但是对弯曲时空中的传播

而言，则复杂很多。我们需要沿着各个光子的光子轨迹积分才能得到其传播

所对应的光深。在局部静止系（LRF）中，我们有，dτ = σ(ϵLRF, θe)nedl
′, 其
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中σ 为对Maxwell 分布的热电子平均后的Klein-Nishina 截面，ne 和dl
′分别是吸

积流中的电子数密度及局部静止系中所测的光子轨迹的长度，ϵLRF = hν/mec
2

为光子能量，θe = kTe/mec
2 为无量纲的电子温度。对Schwarzschild 黑洞而言，

我们可以由气体的动力学量（V,Ω, θe 等）得到（e.g., Niedźwiecki & Zdziarski

2006），

dτ = n̂ γ σ(ϵLRF, θe)

[
(1− 2/r)−1/2 ± βr

(
1

(1− 2/r)
− λ2

r2

)1/2

− βϕ
sin θλ

r

]
dζ.

(4.9)

需要指出的是，LRF中的光子能量将是考虑了整体运动（狭义相对论效

应）以及引力红移（广义相对论效应）之后的结果。

下面我们扼要介绍计算康普顿散射的Monte Carlo 数值模拟的具体方法

（参看Niedźwiecki 2005; Niedźwiecki & Zdziarski 2006）。

(I) 选取某个光深值，计算任意位置产生的种子光子（频率为νseed）传播到

该光深值所对应的位置。计算该种子光子在该位置处的局部静止系中的能量及

动量（即传播方向）。

(II) 在局部静止系LRF中，根据标准的Monte Carlo 数值模拟的方法（e.g.,

Górecki & Wilczewski 1984; Pozdnyakov et al. 1983）随机产生电子的热运动速

度，并判断是否会跟光子发生康普顿散射。如果发生康普顿散射，则计算康普

顿散射后的光子传播方向及光子能量。我们知道，产生频率为νseed的种子光子

的概率为，

p(ν) =
Fν,seed/ν∫
Fν,seed/ν dν

, (4.10)

这里，Fν,seed 为种子光子（同步辐射或韧致辐射）所在位置的流量谱，无论

是否发生康普顿散射，按照权重p(ν)保存此该光子与电子之间的能量交换量

（q(r, z)）。

(III) 回到局部非转动系LNRF。通过相对论Lorentz 变换计算出在此参照

系内散射后的光子能量及动量。

(IV) 我们追踪每个光子，尤其是那些最终脱离了吸积系统的光子的轨迹，

以确定其对辐射谱的贡献。

需要强调的是，为描述中央黑洞的影响，我们取辐射场的内边界为rin =

1.1 Rhorizon。任何传播到该半径之内的辐射都将直接被黑洞吸收掉。

在Monte Carlo 数值模拟计算整个吸积流的康普顿过程之后，我们可以求

出热吸积流各个半径处的高度平均后的电子康普顿加热率qcomp,all，

qcomp,all =
1

2 H

∫
q(r, z) dz, (4.11)

这里H 为吸积流的典型高度。这个结果将用来在下次迭代时修正前次动力学中

所输入的康普顿加热率（参看Eq. [4.2]）。
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图 4.1: 热吸积流中不同模型得到的辐射冷却率的比较（已乘以体积权

重R2 H）。短虚线为种子光子的冷却率。实线以及粗实线分别对应于修正

的均匀slab 模型（Esin et al. 1996）和GR下Monte Carlo整体康普顿数值模拟

结果。其他线为：种子光子为1 keV 的均匀球模型（短虚线-长虚线; Dermer

et al. 1991），种子光子为1 keV（点划线）以及1 eV（长虚线）的标准slab 模

型（Dermer et al. 1991），以及另外一种修正的slab模型（点线; Manmoto et al.

1997）。注意，图中Rg = GMBH/c
2 = Rs/2。

4.3 热热热吸吸吸积积积流流流中中中不不不同同同康康康普普普顿顿顿散散散射射射模模模型型型的的的比比比较较较

在我们研究热吸积流内区的整体康普顿散射效果前，我们先比较文献中不

同康普顿散射模型之间的差别。根据康普顿散射区域的几何结构，我们有两

个基本的模型：厚片（slab）模型以及球状（spherical）模型。图4.1 给出了不

同康普顿散射模型所得到的辐射冷却率（已乘以体积权重R2 H）。其中吸积流

的动力学为0.5ṀEdd吸积率下未考虑整体康普顿散射的初始解（采用Esin et al.

[1996]的slab康普顿模型）。图中大部分模型都是解析模型。短虚线为种子光子

的冷却率。实线以及粗实线分别对应于修正的均匀slab 模型（Esin et al. 1996）

和GR下Monte Carlo整体康普顿数值模拟结果（Niedźwiecki 2005; Niedźwiecki

& Zdziarski 2006）。其他线为：种子光子为1 keV 的均匀球模型（短虚线-长

虚线; Dermer, Liang & Canfield 1991），种子光子为1 keV（点划线）以及1 eV

（长虚线）的标准slab模型（Dermer et al. 1991），以及另外一种修正的slab模

型（点线; Manmoto et al. 1997）。

热吸积流（ADAF 和LHAF）往往采用局域的康普顿散射处理方法。但是，
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这一做法的准确度并不清楚。此外，由于H ∼ R，我们也不清楚广泛采用的几

何结构（slab 或spherical）里，那一种更合适描述热吸积流中的局域康普顿散

射。当然，我们需要强调的是，光学薄热吸积流的一个重要特点是：水平方向

的光深一般远大于垂直方向的光深。能够体现这一特点的只有slab厚片模型。

而采用球几何的康普顿散射模型的话，则将显著低估发生散射的概率，因而导

致低估康普顿散射谱的硬度和康普顿冷却率（后者可能有量级上的差别，参看

图4.1 中的短虚线-长虚线线。）。因此，对固定的吸积流动力学结构，slab 模型

能够得到比较合理的康普顿谱型。当然，动力学上，slab模型所得到的康普顿

冷却率跟整体康普顿散射的结果（同时考虑了非局域效应和相对论效应）仍然

有非常大的差别。值得一提的是，与低光度的ADAF模型不同，在较高吸积率

下，辐射冷却对热吸积流的动力学影响不可忽略。因此无论是在辐射上还是在

动力学上，研究上述的那些偏离都非常必要。下面我们先讨论slab模型，随后

我们讨论被slab模型所忽略的内容，如康普顿散射的非局域性，广义相对论效

应以及热吸积流的整体运动。整体康普顿散射模型和局域康普顿散射模型在辐

射冷却率上的差别由上述三个方面的因素所导致。当然，其中最主要的因素还

是第一个因素，即康普顿散射的非局域性。强引力效应，尤其是光线弯曲效应

以及黑洞对辐射的捕获效应1只能对辐射谱的某些能段有影响。整体运动只对

半径5Rs之内的热气体有次要的影响，对此区域外气体的影响可以忽略。

4.3.1 局局局域域域slab（（（厚厚厚片片片）））康康康普普普顿顿顿散散散射射射模模模型型型

康普顿冷却率的解析描述通常都是采用能量增强因子，这一做法由Dermer

et al. (1991)给出。Esin et al. (1996)和Manmoto et al. (1997)对该模型做了一

些修正。相比于Dermer et al. (1991)的slab模型，Esin et al. (1996)的主要修正

是考虑光子多次康普散射所能获得能量的上限，以及一次成功的康普顿散射对

以后散射概率的影响（各次散射不能认为完全独立）。而Manmoto et al. (1997)

在Esin et al. (1996) 的基础上把散射光深修改为有效光深（我们认为这一改正

并不合理，跟康普顿散射过程相关的应该是散射光深）。由Dermer et al. (1991)

的工作，热吸积流中局域模型的差别是slab模型的特征光深为τ = 2σne H，

而spherical模型的特征光深为τ = σ ne H。值得注意的是，Esin et al. (1996) 及

随后几乎所有的工作中都没有考虑Klein-Nishina 截面的修正效应，这对于热吸

积流中韧致辐射主导的外区是不合适的。Dermer et al. (1991) 中采用了两个

不同的典型种子光子能量（1 eV 和1 keV；分别对应于图4.1中的长虚线和点划

线）的方法近似考虑了Klein-Nishina 截面修正。对同步辐射主导的区域，1 eV

近似比较合适；而对韧致辐射主导的区域，1 keV 近似相对比较合适。

1即任何光子进入了黑洞视界都将被黑洞的引力场捕获，而无法再次逃逸出来
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4.3.2 局局局域域域康康康普普普顿顿顿散散散射射射模模模型型型中中中所所所忽忽忽略略略的的的几几几个个个问问问题题题

A: 整体康普顿散射

如图4.1所示，径向的种子光子的分布能有导致局域康普顿散射冷却率两个

量级上的差别。这对应用局域近似来说是个巨大的挑战。相对于种子光子主要

集中在吸积流的内区而言，辐射冷却率在吸积流较外区（半径大于10− 20 Rs）

的改变最大。这是由于当地的种子光子较少，因此，来自于吸积流内区的种子

光子可能会超过当地的种子光子的贡献。

B: 强引力场效应

强引力场对同步辐射光子的捕获是最显著的一个现象。这是因为同步辐射

主要来自于吸积流的内区。这一点可以由图4.3的右图看出。图中的虚线和点划

线分别对应于局域slab模型以及广义相对论下的Monte Carlo 整体康普顿散射

模拟结果。

C: 热吸积流中的整体运动

热吸积流（如径移主导吸积流或者明亮热吸积流）中的等离子体具有亚开

普勒转动速度，在吸积流靠近中央黑洞区域（r < 10 Rs），吸积流具有相对论

性的径向速度。比如说，对Schwarzschild黑洞来说，当α取为0.1时，在2Rs 处

的径向速度大概为0.5 c (e.g., Gammie & Popham 1998; Manmoto 2000)。在我

们的模型中，我们取α = 0.3，因此，相对论修正后的径向速度将高于α = 0.1

的情形，∼ 0.7 c− 0.8 c（注意：υr ∝ −αυkep; Narayan & Yi 1994）。一般来说，

整体性的运动对我们所得到的有两个方面的效应：

(i) 辐射将会汇聚到整体运动的方向。在自由下落吸积流中，这将增大光

子被黑洞捕获的几率。

(ii) 整体运动将有效地影响康普顿散射。对于合适的碰撞方向，光子通

过康普顿散射所获得的能量将有显著的增大。这是因为此时的电子由布朗热

运动（电子温度决定）及快速的整体运动两种运动刻画。很显然，整体运动

对康普顿散射的重要性由整体运动的能量与热运动的能量之间的比值决定，

即当 γmec
2/3k Te > 1，整体康普顿散射会比热运动更重要。这里γ 为整体

运动的Lorentz 系数。对于热吸积流而言，由于温度非常高，这个条件一般

并不满足（参看Jaroszyński 2001）。比较局部静止系LRF （热气体只有热运

动）和热气体同时还有整体运动的系统中电子– 光子的能量交换，我们可以发

现后者在5 Rs内只有10% 左右的贡献。只有在非常靠近黑洞视界的区域（约

在1.3 Rs内）气体才有极端相对论运动，此时整体运动的康普顿散射才会跟热

运动的康普顿散射相当。但是，该区域对总辐射谱的贡献并不大（图4.1 的纵

坐标为q− R2 H，这能直接看出吸积流中辐射最强的位置），并且动力学上也已

不再重要。在5 Rs 以外的区域，BMC效应可以忽略。

总的来说，尽管热吸积流中的整体运动远大于标准薄盘，但是ADAF以
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图 4.2: 热吸积流中电子的加热及制冷率。其中黑色线和蓝色线分别对应

于初始解和最终的自洽解。其中，虚线为局域slab 康普顿模型所对应的冷

却率−qcomp，点划线为GR Monte Carlo 模拟得到的冷却率−qcomp,all。此外，

qvis,e ≡ δqvis 及qie 分别对应于实线和点线。很明显，在∼ 150Rs 附近，总的康

普顿散射的制冷率（−qcomp,all）是局域slab 康普顿模型的10倍左右。注意，图

中Rg = GMBH/c
2 = Rs/2。

及LHAF 中的整体运动在康普顿散射问题上依然是次要并且可忽略的。

4.4 结结结果果果以以以及及及讨讨讨论论论

4.4.1 0.5ṀEdd吸吸吸积积积率率率下下下的的的自自自洽洽洽解解解

我们基于更准确的Monte Carlo 数值模拟的方法重新研究了吸积流内

区的康普顿制冷效应的重要性。结果展示在图4.2中。其中外边界的吸积率

为Ṁ0 = 0.5 ṀEdd。如图所示，黑色线和蓝色线分别对应于初始解和最终的

自洽解。其中，虚线为局域slab 康普顿模型（Dermer et al. 1991; Esin et al.

1996）所对应的辐射冷却率−qcomp，点划线为广义相对论下的Monte Carlo 数

值模拟得到的总的康普顿散射冷却率qcomp,all，湍动粘滞对电子的直接加热

项qvis,e以及电子-离子间Coulomb碰撞对电子的加热效应qie则分别由实线和点

线表示。这里，局域slab 康普顿散射模型采用的是Esin et al. (1996) 的改进

公式（see also Manmoto et al. 1997）。我们可以看出，整体康普顿效应在此

吸积率下相当重要，其对电子的冷却效应非常显著（亦可参看图4.3的左图）。

同时，我们发现该整体康普顿冷却率可以达到湍动粘滞对电子的直接加热量
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图 4.3: 黑洞吸积率Ṁinflow = 0.5ṀEdd (R/300Rs)
0.3 的情况下，考虑整体康普

顿效应对热吸积流的影响。左图: 热吸积流中的电子温度图。右图: 辐射能谱

图(SEDs; νFν，其中Fν为流量)。落进黑洞的净吸积率为9× 10−3ṀEdd。图中的

实线和点线分别对应于自洽解以及初始解（只考虑了局域康普顿散射）。在计

算流量时，我们假定该10M⊙ 的黑洞距离我们约5.3 kpc，XTE J 1550-564 所对

应的典型值。对应于Eddington 光度的流量为3.7× 10−7 erg s−1 cm−2。

（qvis,e ≡ δ qvis）的10 倍左右。因此，为得到自洽的热吸积流（ADAF 及LHAF）

动力学结构，整体康普顿散射效应将不可回避，这与我们前面的工作（Yuan et

al. 2009; 第三章）是一致的。值得注意的是，由于我们选定δ = 0.5（等价地，

qvis = 2 qvis,e），因此qcomp,all/qvis 最高可达5左右。此外，我们也给出了电子-离

子间的Coulomb加热率。很明显，一般我们有qvis,e ≪ qie，这表明湍动粘滞的直

接加热是电子最主要的加热机制。

图4.2 及图4.1中另外一个值得强调的问题是，跟通常的低吸积率下

的ADAF吸积流不同，在较高的吸积率下，辐射区域并不集中于吸积流的

最内区（现在的辐射区域为R . 100 Rs，而不是通常的R . 10 Rs）。这主要有

两个原因。首先是外流的存在使得内区的辐射贡献降低；更重要的，由于康普

顿散射效应的影响。尽管内区的种子光子的辐射较强，但是在较外的区域里，

电子散射的光深将更大，因此康普顿散射的强度将更大，与此同时，由内区传

播过来的种子光子也将提高了外区的“事实上”的种子光子的强度。

随后，我们继续采用反复迭代的方法求出自洽解。图4.3的左图给出了由

于考虑整体康普顿效应所带来的电子温度曲线的变化。由图可知，电子温度

在80 Rs 处降低了约一倍，而在比较靠近中央黑洞的10 Rs 处也降低了20% 左

右。需要注意的是，在5 Rs 以内考虑和未考虑整体康普顿散射的差别并不大

（参看图4.2）。这是因为从外区传播过来的种子光子流量并不大，同时内区对外

区的张角（opening angle; ∼ Rs/R，其中R 为外区的半径）也很小。

最后，如图4.3中的右图所示，我们发现总光度从4.95 × 10−4LEdd 增加
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图 4.4: 吸积率为Ṁinflow = 1.0ṀEdd (R/300Rs)
0.3 下热吸积流的电子温度图。我

们没有能够等到考虑整体康普顿效应后的自洽解。实线为初始解，虚线为采

用Monte Carlo 方法计算总的康普顿散射后一个结果。

到2.40 × 10−3LEdd，增加了约4.8 倍左右。考虑整体康普顿效应后的辐射谱变

得更硬些，2 − 20 keV 的谱指数（Fν ∝ ν−α 中的α ）从−0.9 增大到−0.6。这

对hν > 50 keV的高能段的影响更显著，100 keV附近的流量差一个量级左右。

4.4.2 较较较高高高吸吸吸积积积率率率下下下热热热吸吸吸积积积流流流两两两个个个可可可能能能的的的命命命运运运：：：

坍坍坍塌塌塌成成成薄薄薄盘盘盘或或或充充充满满满冷冷冷团团团块块块的的的两两两相相相吸吸吸积积积流流流？？？

X射线双星系统的基本吸积图像是一个截断吸积盘模型。参看图1.5（具

体内容见§1.2.3），标准薄盘在某个特定的半径（截断半径rtr）处由于某些机
制转变为热吸积流，因此整个吸积流的外区是标准薄盘SSD，而内区是热吸积

流ADAF 或者LHAF（Esin, McClintock & Narayan 1997）。这里，我们研究在

较高吸积率（例如Ṁ = 1.0 ṀEdd (R/300Rs)
0.3）时的吸积盘的几何及动力学结

构。

我们知道，由于康普顿散射是两体碰撞效应（大概地，∝ Ṁ2），而粘滞

产热只是正比于吸积率，因而随着吸积率的提高，如Ṁ = 1.0ṀEdd，吸积流中

的康普顿散射的致冷率(−qcomp,all) 将会远超过当地的总湍动粘滞的产热率qvis，

(−qcomp,all) ≫ qvis。在如此强烈的辐射（康普顿散射）冷却效应下，吸积流将

产生热不稳定性。注意到吸积流的几何结构主要由离子决定，下面我们解释该

不稳定性存在的理由。由于现在总的辐射冷却率（主要是康普冷却率）远远超

过了当地的对电子的直接粘滞产热率，为平衡该辐射冷却，电子只能通过离
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图 4.5: 在相对较高吸积率时的吸积流两个可能的命运。基于截断的吸积盘模

型— 标准薄盘SSD 在内区截断，转变为ADAF。左示意图: ADAF 吸积流（由

大的三角形表示）的内区由于逆康普顿散射太强而冷却为冷的薄盘（最内的阴

影区）；右示意图: 另外一种可能性，即两相吸积流模型。ADAF等热吸积流中

（由大的三角形表示）存在着很多冷的团块（由五角星表示）。 显然，在热吸

积流ADAF 的外面，依然存在着一标准薄盘SSD（同样用阴影区表示）。此外，

热吸积流ADAF 上下表面的箭头表示热吸积流中的外流贡献。

子-电子间的库仑碰撞（qie）而去消耗离子的内能。因此，随着康普顿冷却的

增强，离子温度Ti随之将显著降低。由吸积流的基本理论可知，这将导致吸积

流的径向速度的减小（υr ∝ −αc2s）。由于我们这里只考虑稳态吸积盘，因此对
于给定吸积率曲线Ṁ(r)的吸积流而言，这将导致吸积流的面密度显著地增加，

这等价于说吸积流中的光深将显著增大。很显然，这使得逆康普顿散射更强，

即(−qcomp,all) 将进一步增强。不稳定性就此产生。由于上述的不稳定性，热吸

积流的内区很可能会塌缩成一个相对冷得多的吸积盘，如图4.4 中虚线所示。

尽管我们现在的动力学方程还不能光滑地过渡到这个冷盘解，但是我们发现该

吸积流的温度很低，径向速度也将非常低，而且由ADAF 的亚开普勒转动过渡

成为开普勒转动。这些证据使得我们确信如果这个更冷的吸积盘真的存在的

话，它将是标准薄盘。

需要强调的是，以上的不稳定的分析在吸积率比较低的时候并不适用。这

是因为辐射冷却率（q− − qcomp,all）相对于总的湍动粘滞产热qvis而言并不非常

重要，如(q− − qcomp,all) . qvis。因而其对离子温度的影响就可以忽略。类似的

结论在Yuan（2001）的工作中也同样得到过。在Yuan 的工作中(Yuan 2001)，

作者认为当吸积率比较高的时候，离子-电子间的库仑碰撞将有效地冷却吸积

流的内区，并导致最内区塌缩成标准薄盘。该转换半径大概是几十个Rs，正如

图4.4 的虚线所示。我们的结果支持这一结论，尽管由于整体康普顿效应的存
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在，对应的临界吸积率将比Yuan（2001）的值要低。我们注意到，当考虑吸积

流中垂向的热传导后，热吸积流（如冕Corona）也有可能会在赤道面附近凝聚

成标准薄盘（Meyer et al. 2007; Liu et al. 2006, 2007; Taam et al. 2008）。当

然，冷的薄盘跟热吸积流之间存在着部分重叠同样也很有可能。上面的讨论的

结果显示在图4.5 的左图里。

然而，这可能并不是故事的全部内容。如图4.5 的右图所示，受太阳冕中

的突出物或恒星际介质中的冷热相共存态等观测（Field 1965）的启发，我们认

为另外一个更可能的结果是，由于不稳定性，热吸积流中的一部分气体将以冷

的团块的形式存在（e.g., Yuan 2003），即热吸积流的内区为两相（共存）吸积

流。当吸积率增大时，冷团块的比例以及两相吸积流的外半径都将增大，整个

吸积流最终在某个临界吸积率下完全转变为标准薄盘。由于两相吸积流需要一

个比较大的吸积率，因而它可能能够解释黑洞X射线双星中的陡幂率谱态SPL

（Remillard & McClintock 2006;甚高态及中间态，同时可以参看§1.2.3）。对X射

线的甚高态而言，热辐射以及高能的非热辐射的辐射功率相当。在两相吸积流

中，由于同时存在较强的热吸积流（产生高能的非热辐射）和较冷的团块（产

生热辐射），所以很有可能产生于陡幂率谱态类似的辐射。

令人遗憾的是，我们暂时还不能处理含有冷团块的热吸积流（两相吸积

流），也不能计算由热吸积流过渡到标准薄盘的过程。因此，我们目前尚无

法回答在现实中到底哪种更物理，更与实际情况吻合。我们期待两相吸积

流更有可能真实存在。很显然，要严格研究这个问题，我们需要三维（至少

两维）的含辐射的MHD/HD 数值模拟（Radiation [Magneto-] hydrodynamical

simulations），这方面的研究目前无论是理论上还是数值计算技巧上都还存在

很多困难。

4.4.3 外外外流流流对对对辐辐辐射射射谱谱谱的的的影影影响响响

我们知道，径移主导吸积流ADAF 的一个非常重要的进展就是认识到外流

的重要性（§1.5; 第二章）。这里我们打算研究其对辐射谱的影响。尽管外流物
质对吸积内流的动力学效应已经有了一定的研究（e.g., Blandford & Begelman

1999; Kunic & Bicknell 2007; Xie & Yuan 2008; etc.），其对辐射谱的影响尚没

有引起足够的重视（e.g., Quataert & Narayan 1999; Yuan et al. 2003; Xie &

Yuan 2008）。这里我们对这个问题做一个简单的讨论。如图4.6 所示，我们假

定外流物质为球对称分布，其向外的膨胀速度（或扩散速度）与气体的逃逸速

度相当，υoutflow = f υesc，其中参数f 为两者的比值。外流的质量损失率可以

定义为，

Ṁoutflow = 2πr2ρoutflowυoutflow. (4.12)

其中系数“2” 是因为我们假定外流物质只覆盖了一半的空间（显然，另外一半

的空间由吸积内流所覆盖）。值得注意的是，由质量守恒，对于稳态吸积流而



第四章 MONTE CARLO 方法研究热吸积流内区的整体康普顿致冷效应 81

图 4.6: 含外流的热吸积流示意图。基于截断的吸积盘模型— 标准薄盘SSD

（由阴影区表示）在内区截断，转变为ADAF（由大的三角形表示）。热吸积

流ADAF 上下表面的箭头表示热吸积流中的外流贡献。

言，吸积率和外流率之间存在着如下的简单关系，

Ṁinflow − Ṁoutflow = Ṁnet, (4.13)

其中Ṁnet为净吸积率，即为真正落入黑洞的质量损失率。进一步地，我们假定

在热吸积流之外，外流的外流率Ṁoutflow 为一常数，即Ṁoutflow(r > 300Rs) =

Ṁoutflow(300Rs)。由于覆盖半空间的外流物质的存在而引入的典型光深为，

τ = σT

∫
ne,outflowdr, (4.14)

其中，ne,outflow = ρoutflow/mp 为电子数密度。对方程Eq. (4.14) 从视界一直积

分到无穷远处，我们可以得到，

τ ≈ 1.0 (Ṁ0/1.0 ṀEdd) · (0.5/f). (4.15)

需要指出的是，如果外流的强度更大（s更大，参看Eq. 1.11）或者外流的径向

速度比估计值更小，则光深值将会变得更大。因此，在相对较大的吸积率下

（1.0 ṀEdd），由于外流的存在，吸积流的“观测”光深将在 1左右。

这将对ADAF以及LHAF的辐射谱将带来两方面的影响：1）相对于ADAF

及LHAF 的本征光深而言（垂向的光深τ ≪ 1），通过辐射谱拟合得到的吸积

流的光深将更高（i.e., τ ∼ 1）；2），尽管ADAF 的本征电子温度很高，如在主
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要辐射区温度为∼ 109−10 K（由于整体康普顿散射的存在，这一温度降有所

下降; 参看§4.4.2 及Yuan, Xie & Ostriker 2009；此外，整体大尺度磁场的存在

也会使得气体温度降低，Bu, Yuan & Xie 2009），但是由于温度较低的外流的

存在，高能光子将受到强烈的康普顿散射释能效应（down-scattering）。因此，

通过拟合辐射谱& 100 keV （如Compton Gamma Ray Observatory 的数据）附

近的“截断”能量(cut-off energy) 而推断出来的吸积流温度也会比ADAF 的

“本征”温度要低。这两个效应可能能部分回答黑洞X 射线双星研究中长期存

在一个难点问题。即ADAF 理论所预言的电子温度及光深与观测的结果矛盾

（参看e.g., Zdziarski 2004; Ibragimov et al. 2005; Done et al. 2007; Malzac &

Belmont 2009）。考虑ADAF 外流自身的辐射预期将更支持我们上述的设想。

当然，需要强调的是，上面的讨论只是定性讨论，非常粗浅。要想得到可

靠的定量结果，更严格的计算将必不可少。

4.5 本本本章章章总总总结结结

采用Monte Carlo 数值模拟吸积流中康普顿散射过程的方法，我们研究

了黑洞热吸积流内区300 Rs 内的康普顿致冷效应。我们发现，跟Yuan, Xie

& Ostriker (2009) 一致，康普顿制冷将有效降低吸积流中10 Rs外的电子温

度，Monte Carlo 数值模拟整体康普顿散射效应所给出的结果表明，整体康

普顿散射不仅动力学上很重要，在计算辐射谱时同样很重要。对于吸积率

为0.5 ṀEdd的情形，总光度增大为原来的5倍左右。这表明从前的对观测的辐射

谱拟合所得到的吸积率可能有2-3倍的高估（粗略地说，在本章所研究的吸积

率范围内，L ∝ Ṁ2）。此外，随着吸积率的增大，辐射制冷将远超过热吸积流

中总的湍动粘滞产热。此时，热吸积流的内区将可能直接坍塌成标准薄盘，坍

塌半径大概在几十个Rs 左右；或者，更可能的是，热吸积流中的一部分气体

将由于不稳定性而形成冷的团块。现在我们还不能区分到底哪种结果更有可

能。我们这里的Monte Carlo 数值模拟所给出的两相吸积流的起始吸积率（或

坍塌吸积率）比从前的结果（Yuan 2001）要小2-3倍左右。

此外，我们还讨论了吸积流中的外流对总辐射谱的影响。我们认为，外

流的存在将使得谱拟合时所得到的光深更大，电子温度更低（Te ∼ 100 keV;

Grove et al. 1998），这与与观测所得到的事实是一致的。需要注意的是，最

近的一些关于河内X射线双星系统GX 339-4的观测表明，其硬态谱的非热成分

可以延伸到500 keV 甚至更高能段（Belloni et al. 2006; Caballero-Garćıa et al.

2007, 2009）。这与以往的观测都不相同。这或许也同样说明黑洞周围吸积流的

过程远比我们这里所讨论的要复杂得多。
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4.6 附附附录录录 B：：：Kerr 黑黑黑洞洞洞下下下热热热吸吸吸积积积流流流的的的动动动力力力学学学

由于我们的动力学是非相对论性的，而我们的辐射过程的处理是相对

论Kerr 度规下的结果。因而很自然地，下一步我们打算把上面的动力学推广

到Kerr度规下。这方面的工作由Abramowicz et al. (1996), Peitz & Appl (1997),

Gammie & Popham (1998), Popham & Gammie (1998), 以及Manmoto (2000)

给出。基于论文完整性的考虑，我这里简单列出将来工作所要用到的动力学方

程组，并展示我由此得到的一些简单的动力学结果。需要说明的是，这里所粗

略展示的结果只是为重复Manmoto (2000) 的结果，从而验证我相对论ADAF

动力学模型的可靠性，因此，不具有任何原创性。关于相对论性ADAF 动力学

方程组的推导，可以参看Abramowicz et al. (1996) 的工作。而相对论的一些基

本的参照系、计算方法等，可以参看Chandrasekhar (1983)。

Boyer-Lindquist 坐标系可以写成：

d s2 = −e2νd t2 + e2ψ(d ϕ− ωd t)2 + e2µ1d r2 + e2µ2dθ2. (4.16)

跟§4.2.2 一样，在c = G = M = 1 单位制下，我们定义了Kerr 度规的一些基本

参数（e.g., Chandrasekhar 1983）：

∆ = r2 − 2Mr + a2, Σ = r2 + a2 cos2 θ = r2,

A = (r2 + a2)2 − a2∆2 sin2 θ ≡ (r2 + a2)2 − a2∆2,

ω =
2ar

A
, Ω±

K = ± 1

r3/2 ± a
.

(4.17)

因此，我们现在可以得到局部非转动参照系LNRF中的气体速度（Chandrasekhar

1983; Abramowicz et al. 1996; Manmoto 2000），

υ(ϕ) = eψ−ν (Ω− ω) = (Ω− ω)
A

Σ∆1/2
; γϕ =

{
1− υ(ϕ) 2

}−1/2
,

υ(r) = eµ1−ν V r = V rA

∆
.

(4.18)

同时，我们还能得到在共转参照系CRF中的气体速度为（Chandrasekhar 1983;

Abramowicz et al. 1996; Manmoto 2000），

V = υ(r) γϕ, γr = {1− V 2}−1/2
, γ = γr γϕ. (4.19)

在此基础上，Kerr 黑洞吸积流的动力学方程可以写为（所有的量都采

用其基本意义，Σ0 为面密度，W 为压强。参看Abramowicz et al. 1996 或
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者Manmoto 2000）：

Ṁ = −2π∆1/2Σ0γrV,

γ2r V
d V

d r
= − 1

µΣ0

d W

d r
−
γ2ϕ
r4
AM

∆

(Ω− Ω+
K) (Ω− Ω−

K)

Ω+
KΩ

−
K

,

Ṁ

2π

d L

d r
=

d

d r

(
rW r

ϕ

)
,

− Ṁ

2πr
Ti
d Si
d r

= (1− δ) Qvis −Qie,

− Ṁ

2πr
Te
d Se
d r

= δ Qvis +Qie − F−
rad

(4.20)

其中，方程组Eqs. (4.20) 中的一些基本变量（比角动量L及比熵S，吸积流的

面密度等）的定义如下：

H2 =
P

µρ0

r4

(L/µ)2 − a2 [(E/µ)2 − 1]
,

L = µγr

(
A

Σ

)1/2

γϕυ
(ϕ),

enthalpy µ = (ρ+ P )/ρ,

ρ = ρ0 + ε = ρ0

{
1 + ae(Te)

kTe
µemH

+ ai(Ti)
kTi
µimH

}
,

W r
ϕ = α

A3/2∆1/2 γ3ϕ
r6

W,

a(T ) =
1

θ

{
3K3(1/θ) +K1(1/θ)

4K2(1/θ)
− 1

}
+

2 (1− β)

β
, θ = kTj/mec

2,

T
d S

d r
=

(
aj(Tj) + Tj

daj(Tj)

dTj

)
· k

µjmH

dTj
dr

− kTj
µjmH

dlnρ0
dr

,

Qvis = −αW
γ4ϕA

2

r7
d Ω/d r

(4.21)

其他方程可参看Manmoto 2000。需要强调的是，方程组中的径向速度V

与角速度Ω（或更具体的，υ(ϕ);Manmoto 2000）是在不同参照系下的物理量。

这里我展示我所得到的一个简单的计算结果。中央黑洞的质量取为108M⊙，

粘滞系数α = 0.1，决定磁场强度的β = 0.5，即气体压和磁压相等。吸积率

为Ṁ = 6.2× 10−4ṀEdd。这里我们不考虑外流的作用，即吸积率为常数。所有

的参数跟Manmoto (2000) 类似。结果显示在图4.7中。总的来说，随着自旋的

增加，径向速度将降低，而面密度将由显著的上升。此外，电子温度和离子温

度也有所上升。这里就不作进一步的展开。需要注意的是： 1，物质在落入黑

洞的过程中，由于Frame Dragging 效应，其转动速度与黑洞将一样（如图4.7

所示）； 2，在共转参照系CRF中，吸积物质是以光速（V = 1）落入中央天

体的（e.g., Abramowicz et al. 1996）； 3，由于气体具有相对论性的温度，因
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图 4.7: Kerr黑洞的热吸积流动力学图。分别为速度V，垂向光深，温度，气

体的焓以及旋转角速度。图中实线对应于a = 0（不转的黑洞）；点线对应于a

= 0.95；而虚线对应于a = -0.95。旋转角速度图中的长虚线对应于a = 0 时

的Ω+
K。
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而焓µ 并不再如非相对论性的气体那样始终等于1。对于a = -0.95的极端情形，

µ ≈ 2； 4，与非相对论性的伪牛顿引力势的结果作比较（a = 0），我们发现电

子的温度要低一些，大概差2− 3倍左右。且电子温度一般不超过1010 K。



第第第五五五章章章 展展展望望望

几年的研究生活如白驹过隙，一转眼已到毕业。回顾过去已经完成的外流

的动力学研究以及整体康普顿散射的工作，都还只是比较初浅的探讨，还将有

许多内容值得我们继续深入研究。这里我简要讨论我目前已经研究过的课题

里，未来一些值得作进一步考虑的内容。很显然，将来自己还可以会研究一些

新的课题。

5.1 外外外流流流的的的动动动力力力学学学结结结构构构以以以及及及其其其对对对辐辐辐射射射的的的贡贡贡献献献

从吸积流的构型来说，黑洞热吸积流中主要的一个进展即为其中普遍存在

的外流现象。到目前为止，我们还只是研究了外流对吸积内流的动力学贡献。

这有两个问题值得继续研究：

1，外流自身的动力学结构。这可能有利于我们理解宽吸收线类星体中宽

吸收线区（即外流区）的动力学结构，进而更好地限定中央黑洞及吸积盘的

动力学性质。这得注意的是，这一问题到目前为止还没有较好的研究。我们

第二章的动力学方程可以提供外流的起始物理性质。进而可以作为我们研究外

流的起点。在此基础上，我们能够同时研究吸积流的内流、外流，以及它们之

间的耦合/联系。

2，外流对整个吸积流的辐射贡献。同样，这个问题在吸积理论研究中也

被大部分学者所忽视了，即便是那些考虑辐射驱动外流模型的学者，也没有去

着重研究外流对吸积流的辐射的贡献/影响。我们在第四章的工作表明，热吸

积流中的外流对辐射谱的影响相当大。即便是吸积率非常低的情况下，只要外

流的强度比较大，可以期待，它所引入的光深都将远超过热吸积流自身的垂向

光深。与此同时，外流由于其自身的温度、磁场强度都较大，因此其自身的同

步辐射、韧致辐射以及逆康普顿辐射可能也很重要。总的看法是，外流自身的

辐射效应以及它对来自吸积内流的辐射的康普顿散射贡献都值得我们做进一步

的研究。

5.2 广广广义义义相相相对对对论论论下下下的的的整整整体体体康康康普普普顿顿顿散散散射射射效效效应应应

我们在第三、四章的研究还只是给予非相对论的伪牛顿势下的动力学结

构。很明显，一个自然的推进即为在相对论Kerr 度规下继续探讨这一课题。一

方面，这是由于我们动力学上的速度误差可能比较大，同时，温度的影响也相

对较大，这这两者我们研究整体康普顿散射效应都有较的影响。比如说整体的

速度在“整体运动康普顿过程”（BMC）中的作用很明显。此外，自旋以及视

角所带来的吸积流观测相的不同也是相对论吸积流的一个重要应用。目前我们

已经完成了相对论性热吸积流动力学的准备工作。
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5.3 两两两相相相吸吸吸积积积流流流模模模型型型：：：甚甚甚高高高态态态（（（或或或者者者陡陡陡幂幂幂率率率谱谱谱态态态）））的的的研研研究究究

在较高吸积率下，热吸积流可能会处于一个两相吸积流的状态，即热吸积

流中将充满很多冷的团块。这些冷的团块提供了很多的冷光子并使得吸积流中

的黑体辐射显著增强，与此同时，热吸积流则继续提供高能的非热辐射。这一

模型极有可能能够解释X射线双星系统中的甚高态（或者陡幂率谱态）。我们将

致力于获得热吸积流与两相吸积流（或者冷热吸积流）间的流畅过渡解。进而

有利于我们将来研究吸积流中的态转变问题。

5.4 热热热吸吸吸积积积流流流中中中的的的热热热传传传导导导效效效应应应: 银银银河河河系系系中中中心心心Sgr A* 的的的应应应用用用

最近一些研究表明，当吸积率充分低时，热吸积流中的热传导效应将非常

重要（Tanaka & Menou 20061; Johnson & Quataert 20072; Sharma et al. 20083).

但是，在Tanaka & Menou (2006) 的研究中，他们只采用了一维自相似的处理

方法，并且更注重于在吸积流垂向结构的研究。而Johnson & Quataert (2007)

尽管是基于整体求解来研究该问题，但是他们所采用的吸积流模型为无转动的

吸积流模型（如Bondi吸积流），这使得应用它来研究银河系中心的吸积模式非

常不合适（众所周知，银河系中心为吸积率极低，辐射很弱的热吸积流ADAF，

10rs 处的吸积率仅约为10−8ṀEdd，Yuan et al. 2003）。很明显，在热吸积流框

架下研究其中的热传导现象无论是在理论上还是在解释银河系中心的观测上都

将很有价值。由于我已完成了相对论热吸积流的动力学，我打算在不久的将来

在此框架下探讨银河系中心的热传导问题。

1Tanaka, T., & Menou, K. 2006, ApJ, 649, 345
2Johnson, B. M., & Quataert, E. 2007, ApJ, 660, 1273
3Sharma, P., Quataert, E., & Stone, J. M. 2008, MNRAS, 389, 1815
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