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摘要
:

由于高光度和高质量损失率等特性
,

大质量恒星在星系形成和演化等现代天体物理学的研究

中扮演着重要的角色
.

自上世纪中叶以来
,

恒星物理研究揭示了大质量恒星内部结构和演化的主要

特性
,

并且构造了一些大质量恒星的演化模型
.

然而
,

近年来对大质量恒星的观测表明
,

已有的这

些理论演化模型与观测结果之间存在着严重的分歧
.

在主导大质量恒星演化最主要因素 (即质量损

失
、

内部对流等间题) 的处理上
,

现有的理论有很大的缺陷
.

综述了目前对上述这些间题的研究现

状
,

并探讨了今后的研究方向
.
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1 引 言

大质量恒星在演化性质上与中
、

小质量恒星有很大的不同
,

它的演化进程由高光度主导
,

寿命相对于中
、

小质量恒星要短得多
,

并在演化终结前可以平稳地经历所有的核反应过程
.

在

现有的理论模型中
,

大质量恒星在不同时期的演化行为受多种物理因素的影响 ! ’ 一 3}
,

其中质

量损失与对流是两个最主要的因素 [’]
,

它们对大质量恒星在赫罗图上的演化轨迹起决定性的

作用
,

而了解这一演化路径对认识观测中发现的各种类型超巨星之间的内在联系极为重要
。

大质量恒星强烈的星风质量损失和演化终结时发生的超新星爆发
,

是宇宙中重元素的主要来

源之一
。

同时
,

大质量恒星通过星风和超新星爆发对其环境的强烈的加热作用
,

是星系外流的

主要驱动因素
。

另外
,

质量损失对于大质量恒星内部结构的调整作用
,

也影响着恒星的产能率

和星际介质的化学演化
。

由于大质量恒星的演化时标远短于星系的演化时标
,

它的不断形成

和快速演化是星际介质早期重元素增丰最有效的机制
,

原子序数达到 C a
这样的重元素都是在

大质量恒星演化进入氦燃烧阶段以后产生的
,

因此
,

大质量恒星与星际介质之间密切的相互

作用决定着星系在早期形成阶段的化学演化过程
。

随着天文仪器设备和技术水平的提高
,

宇

宙学研究的发展
,

人们对宇宙的认识也深入到了宇宙早期阶段
,

这进一步提升了有关大质量

恒星知识的重要性
。

在星系形成初期的大规模恒星形成活动中
,

星系的光谱性质就是由大质
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量恒星所主导的
.

因此
,

众多相关课题的研究均涉及大质量恒星的演化过程
。

从上世纪 70 年代开始
,

一系列对于超巨星的观测表明 {5一 9 ]
,

现有的大质量恒星的理论模

型与观测之间存在着严重的分歧
,

有很多超巨星的观测性质是这些理论模型所不能解释的
,

人们不得不重新审视这些模型
。

2 超巨星的理论模型与赫罗图

根据现有恒星演化的理论图景
,

恒星位于主序带内与主序带外的寿命比值
,

应该与其内

部氢燃烧时间和之后的各种元素燃烧阶段 (包括氦燃烧
、

碳燃烧等) 时间总和的比值一致
,

约

4 : 1
,

也就是说
,

恒星 80 % 以上的寿命是在主序带内度过的
,

在离开主序阶段以后
,

它们将向

赫罗图的右上方
,

即低温高光度的方向演化
。

c ih os i 和 su m m a {` 0] 通过采用不同的对流不稳

定判据得到了 3 种不同的大质量恒星演化行为
。

实际上
,

目前已有的演化模型所描绘的大质量

恒星的演化图景大致也就是这 3 种类型
.

不管是哪种演化模型
,

它们在主序阶段的区别并不

大
,

只在大质量恒星离开主序带以后才显现出不同的演化行为
。

模型 A 中
,

C h i os i 和 S u m m a

采用勒都判据来确定 20 M 。 `

恒星的对流区边界
:

大质量恒星在离开主序向赫罗图右方的演化

是一个半径增大的过程
,

包层膨胀使它们演化到赫罗图的右端
,

即在有效温度极低点之前
,

内核不会坍缩至点燃氦的温度
。

在赫罗图红端
,

由于某些物理过程的作用
,

如质量损失等
,

大

质量恒星的对流包层被消耗掉
,

这样
,

它们会跳转到赫罗图的高温端
,

之后再缓慢地向红端演

化
,

从而形成一个蓝回绕
.

大质量恒星的氦燃烧阶段将大部分在赫罗图的蓝端度过
,

随后
,

在

氦核燃烧快结束的时候重新回到红端并以超新星的形式结束它们的一生
。

模型 B 中
,

C ih os i

和 S u m m a
采用史瓦西判据来确定 20 八1趁恒星的对流区边界

:

大质量恒星在离开主序阶段以

后
,

其中心核内的氢已经全部耗尽
,

并转化为氦
。

这时
,

中心核会迅速坍缩
,

并在包层开始对

流之前就达到氦点燃的温度
。

因此
,

在主序带的红边界附近大质量恒星就进入氦核燃烧阶段

并缓慢地向 H ay as ih 线演化
,

最后
,

在中心氦耗尽之前成为一颗红超巨星
,

并且在可能发生

的超新星爆发之前一直处于这个阶段
。

模型 C 中
,

c ih os i 和 S u m m a
用史瓦西判据计算了 30

八人
.

恒星的对流区边界
:

大质量恒星在到达赫罗图红端成为一颗红超巨星以后
,

其对流包层不

会被消耗掉
,

直到生命终结中心
,

核都将被这层厚厚的对流包层所包裹
。

c ih os i 和 uS m m a
通

过不同的对流处理方法得到了上述 3 种演化图景
,

实际上其他物理条件的改变也可以带来不

同的演化行为
,

例如模型 A 中的蓝回绕就可以通过调整质量损失率
、

金属丰度和不透明度等

物理条件来实现
。

因此
,

观测对于恒星模型的限制极为重要
。

经 比较
,

上述 3 种模型中
,

模型 A 似乎与现在的超巨星观测最相符
.

模型 B
,

由于恒星

在蓝端就已经点燃了氦并且是缓慢地朝着红端演化
,

恒星表面的元素丰度基本保持不变
。

而

对位于赫罗图中部的超巨星的光谱观测表明 l川
,

这一区域的超巨星表面出现了氦和氮的增

丰现象
,

这应该是氢核燃烧阶段 C N O 循环产生物质污染的结果
。

模型 A 中大质量恒星进入

赫罗图红端所形成的极深的对流包层
,

可以将氢核燃烧阶段产生的物质挖掘到恒星表面来
。

至于模型 C
,

由于与观测差异太大
,

我们可以不考虑它
。

图 1是 lB ah
a 和 H u m p h er ys 0[] 在 1 9 8 9年对太阳周围 3 kP

C
范围内的超巨星进行统计研究

后绘出的大质量恒星赫罗图
。

图中
,

数字标记了在赫罗图相应位置所观测到的超巨星的数目
,
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这样我们可以精确地研究超巨星在赫罗图上的分布
,

并对理论模型作出检验
.

从图 1可以了解

大质量恒星在赫罗图上的一些分布特征
。

首先
,

统计表明
,

理论预言应该包含 80 % 恒星的主

序带实际只有 60 % 的恒星
,

而且
,

在主序带的红端和氦核燃烧区域之间观测到的超巨星有连

续分布特征
。

早期大质量恒星演化模型中
,

大质量恒星在离开主序带后是以 K el vi n 一

H el m ho dl

( K卿 时标向赫罗图的红端快速演化的
,

这样
,

理论上在主序带的红边界以外应该只有极少数

恒星存在
,

也就是说在主序带与红超巨星阶段之间应该存在一个空隙
,

即所谓的蓝赫氏空隙
。

但是
,

图 1 中在主序带的红边界外
,

恒星密度并没有突然下降
,

因此
,

应该存在一种演化模式

使得恒星能够大量地出现在主序带红侧与氦核燃烧区域之间的范围内
。
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太阳周围 3 k p 。
范围内超巨星的赫罗图 回

粗实线为零龄主序
,

细实线为不同质量的恒星演化轨迹
;
数字标记了在赫罗图相应位置所观测到的超巨星的数目

.

解决蓝赫氏空隙的思路有两种
,

一是加宽主序带
,

使主序阶段的恒星进入蓝赫氏空

隙
;
二是形成蓝回绕

,

让进入氦燃烧阶段的恒星再次进入蓝赫氏空隙内
.

在前面介绍的模

型 B 中
,

大质量恒星离开主序后缓慢地向赫罗图红端演化
,

这能够解释恒星在这些区域

大量出现的原因
,

但是
,

这种模型需要引入一些物理机制来使恒星表面化学元素丰度与观

测吻合
。

而模型 A 则通过蓝 回绕来解决这一 问题
,

它使得超巨星能够出现在蓝赫氏空隙

区域内
.

而且这种模型 中
,

大质量恒星在进入红超巨星阶段之后
,

会在内部形成极深的对

流区
,

这样就能通过对流的挖掘过程来解释出现在蓝赫氏空隙区域内的超巨星表面被增

丰的化学元素的来源
.

因此
,

近年来
,

人们一直在研究使演化模型能够形成一个极延伸的

蓝回绕的方法
。

D en g 等人 lz[
,

`3 1在 1 9 9 6 年提出了一种利用湍动扩散来处理对流超射区混

合的新方法
,

并将其运用到恒星演化模型的计算中
。

根据他们的计算
,

大于 30 八乓)
的大质
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量恒星
,

由于星风起主导作用
,

它们会直接演化成一颗 W 6 l --f R盯et 星 ;
小于 30 入f 〕 的大质

量恒星
,

它们的主序带会变宽
,

演化迹会被抬升到光度更高的地方
,

整颗恒星的寿命也会

变长
,

并且在氦燃烧阶段就形成一个比较延伸的蓝回绕
。

这样
,

如果考虑到高金属丰度星

对主序带的加宽作用
,

以及低金属丰度星对形成 比较延伸的蓝 回绕的作用
,

那么蓝赫氏空

隙间题就有可能被很好地解决
。

as l as n i ch 等人 {` 4 }在 1 9 99 年提出
,

如果在大质量恒星的

红超巨星阶段引入极高的质量损失率
,

那么对流包层就能随着星风被抛射掉
;
如果质量损

失足够大的话
,

则可以在氦核燃烧阶段的早期就将其完全抛射掉
,

而且由于这个时标非常

短
,

大质量恒星 内部的高温部分被暴露出来
,

其在赫罗图上的位置也就迅速地从红端跳转

到蓝端
,

形成一个蓝 回绕
,

从而解决了蓝赫氏空隙问题
。

由于大质量恒星在红超巨星阶段

一般都是大振幅的长周期脉动变星
,

我们认为可以将红超巨星的脉动与其质量损失藕合起

来
。

考虑到脉动影响
,

我们重新计算了质量损失率
,

得到 了一组比较令人满意的大质量恒

星的演化迹
,

这组演化迹所形成的蓝 回绕甚 至可以进入主序带内极蓝的区域 11 51
。

图 1 中另一个明显的观测特征是存在一个光度上边界
,

称之为 H D 极限
.

在有效温度低于

15 0() O K
、

从
0 1 < 一 10 的区域内大质量恒星的数量极少

。

而 H D 极限附近
,

有多种类型的超巨

星变星存在
,

例如
,

亮蓝变星 (L B V )
、

p C y g n i 和 刀 C a r n a e
变星等

。

图 2 是 H e

川
a r i

一

M a z
娜

r i

等人 {` 6 1利用 19 9 7年对大麦哲伦云内的 R 12 7 和 R 12 8 两个星团的观测得到的一幅赫罗图
。

其

中 7 号星是位于 R 12 7 星团内的一颗亮蓝变星 ( L B v)
,

它的位置就在 H D 极限附近
。

根据

图中的等年龄线和演化迹可以判断出
,

这颗星的年龄约为 3 x l沪 yr
,

而其形成时的初始

质量约为 85 M :
。

L a m er s
等人 l` 7 ] 在 19 98 年给出了这颗变星现在的质量为 43 、 63 几九

,

则
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图 2 大麦哲伦云内 R 1 27 和 R 1 28 两个星团的赫罗图

点和叉分别是根据星团内成员星的光谱和测光观测资料确定的在赫罗图上的位置
;

理论模型在 20 ~ 1 20 人红 的演化迹和 2~ 6 M yr 的等龄线
.

点线和虚线分别给出了超巨星



3 0 U 天 文 学 进 展 22 卷

这颗星的平均质量损失约为 1
.

3 x 10一 5八夕也/ ry
。

对 H D 极限附近的超巨星变星的观测表明
,

这些星都是极不稳定的
,

并伴随着强烈的星

风质量损失
.

这为在理论上解释 H D 极限的存在提供了支持
。

根据现有的辐射理论
,

恒星上

的辐射压限制恒星靠吸积释放的引力能来获得的最大辐射功率
,

也就是说
,

它阻碍着引力影

响下物质的吸积过程
。

当辐射压力与引力互相抵消时
,

吸积就达到饱和
,

而辐射压力超过引力
_ _ .
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辐射压力就将恒星壳层的物质抛射出去
。
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衡时具有极限密度瓦一犷莽岩

:
,

这时相应的最大光度 五m -

一
兰
才塑

:
,

“p
`

恒星光度

的爱丁顿极限
。

恒星半径随着颜色变红而变大
, .

从而导致它的表面重力加速度变小
,

辐射场

能极限密度和爱丁顿光度极限值下降
,

也就是说
,

半径大的红超巨星可以很容易地将物质抛

射掉
。

对于大质量恒星而言
,

它们一般都超过了爱丁顿极限
,

如果再考虑其他物理机制
,

例如

脉动等对质量损失的推动作用
,

它们将具有极大的星风质量损失
。

因此
,

理论上一般认为
,

初

始质量大于 60 八么, 的超巨星在离开主序阶段以后
,

由于大量物质被抛射
,

其外壳的大部分甚

至全部都会被抛射掉
,

露出高温富氦的内核
,

这时候
,

大质量恒星在赫罗图中的演化轨迹就

会发生反转
,

它们向温度升高的方向运动
,

并迅速跳转到赫罗图左端极蓝的区域
,

成为具有

v六〕l -f R a y e t 光谱特征的恒星
.

正是这种演化行为导致了 H D 极限
。

3 对流理论

大质量恒星在演化过程中不断地向星际空间辐射能量
,

而它的内部温度极高
,

热核反应

在其内部相当大的区域内十分激烈
.

大质量恒星的光度比中
、

小质量恒星要高几个量级
,

单纯

的辐射是不可能传递如此巨大能量的
。

这时
,

恒星核心周围出现的大对流区就起到了极大的

作用
,

对流传能在这一能量传递中占据了绝对的主导位置
。

同时
,

对流也会引起恒星内部动量

和物质的交换
。

在恒星演化模型中
,

对流的处理和核反应物质的非局部对流混合计算对于大

质量恒星的演化是极为关键的
。

早期采用史瓦西判据 (甲 一 甲ad ) 或者勒都判据 (甲 = ?
a d + v 司 来定义大质量恒星内部

的对流区边界
。

后来人们提出对流区边界应该是对流元速度为零的地方
,

但不论史瓦西判据

还是勒都判据确定的边界
,

都只是对流元所受的浮力为零
,

而非速度为零
,

因为惯性作用会使

对流元继续上升或沉降
,

此后它所受力的方向与其运动方向相反
,

速度逐渐减小
,

直到为零
。

为此
,

人们引入了对流超射区概念
,

用来描述这个位于史瓦西判据或者勒都判据确定的边界

与对流元速度为零确定的边界之间的区域
。

必须指出的是
,

前面关于对流区边界和超射区的

观点都是局部对流理论的描述
,

实际上
,

对流元在远未到达对流区边界之前
,

对流就已绣处于

亚绝热状态 (v < V ad )
,

因此
,

在非局部对流处理中是采用另外方法来定义对流区边界的
。

不过
,

经典的大质量恒星演化模型中
,

一般还是采用史瓦西判据加上对流超射来确定对流区

大小的
。

一般认为
,

对流超射区大小在 0
.

2一 0 4 价 (压力标高 ) 范围内 l[ 8一 0lz
。

如果采用对流

超射
,

大质量恒星的光度将被增加
,

主序带也被加宽
,

而极宽的主序带正是超巨星观测结果所

显示的特征之一
。

至于对流的处理
,

现在采用混合长理论
,

它是 iV t e sn e !“ `
,

叫 在上世纪 50 年

代提出的
。

这一理论以分子运动论的方法来处理对流运动
,

并引入一个与分子平均自由程类
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似的混合长概念
,

它假设对流运动中的一个对流体元在经过一个混合长的距离之后重新融入

到它所到达的新环境中
。

混合长理论实际上是对恒星内部对流进行的一种唯相描述
,

其优点

在于简单明了
,

在构造整个恒星结构与演化的理论模型框架中起到了积极的推动作用
.

现有的大质量恒星理论模型采用的混合长参量是根据太阳定标得到的
。

混合长并不是

一个普适的参数
,

它依赖于恒星参数 (质量
、

光度
、

有效温度等 )
。

L du w i g 等人 阳 ]在 19 9 9

年利用二维数值模拟方法
,

研究了类太阳恒星的混合长参量是如何依赖恒星的重力和有效温

度的
.

采用太阳丰度模型
,

有效温度在 4 3 00 ~ 7 10 0 K 之间
,

表面重力加速度的对数 19 9 在

2
.

54 、 4
.

74 之间
,

他们计算得到的混合长参量为 1
.

3、 1
.

75
。

这一工作为混合长参量的定标提

出了一种全新的方法
。

利用多维数值模拟来研究天文学问题是目前的一种趋势
,

也是对已有的研究结果进行检

验的重要手段
。

目前数值模拟方法对恒星的研究只集中在类太阳恒星方面
,

因为太阳能够提

供大量的观测数据
,

包括内部结构的详细信息
,

为构造一套完整的利用数值模拟方法研究恒

星间题的理论提供可靠的检验
.

随着多维数值模拟方法在恒星理论研究中的应用和完善
,

我

们期待能在大质量恒星理论研究中也采用这些方法
。

当然
,

还有很多问题有待解决
,

例如
,

需

要为数值模拟构造大质量恒星的初始模型
;
进一步研究大质量恒星演化到低温端时的低温不

透明度等
。

由于混合长理论本身的简单性
,

随着研究的深入
,

人们也发现了许多间题
。

D en g 和

ix 训 g 网 在 2 00 1 年指出
,

如果采用经典的混合长理论
,

在大质量恒星离开主序阶段向氦燃烧

阶段的演化过程中
,

其内部会形成一个以超声速运动的对流包层
。

在混合长理论中
,

如果增大

混合长参量
,

那么对流速度也会相应增加
。

但是
,

在超声速的图景中
,

由于湍动动能耗散的急

剧增加和湍动温度起伏的增加
,

对流元的特征长度也就是混合长参量也会相应地快速减小
,

这一矛盾是经典混合长理论自身所无法解决的
.

而且
,

目前包括经典混合长理论在 内的所有

处理恒星内部对流的理论都隐含着一个亚声速的前提
,

在一个亚声速的理论模型中出现超声

速情况
,

显然是不合理的
。

D en g 和 iX on g 提出重新定义混合长参量
,

以消除可能出现的超声

对流现象
,

使混合长理论本身能够自洽
。

不过
,

这种超声对流现象是否真实存在却是一个极有

意义的问题
,

因为在大质量恒星中一旦出现超声对流运动
,

那么由此产生的激波对于推动大

质量恒星极高的质量损失率无疑是一种很好的物理机制
。

超声对流现象的真实性可以通过基

于流体力学的三维数值模拟来诊断
。

这也是将数值模拟方法引入大质量恒星研究的一个很好

的切入点
.

根据我们现在得到的初步结果
,

超声对流运动在黄超巨星内部是极有可能存在的
。

经典的混合长理论只是一种局部理论
,

它将对流的湍流运动与分子运动作了类似的处理
,

流体元在一个位置上的动量是由它所在地的物理量决定的
。

但恒星内部对流的湍流运动比分

子运动要复杂得多
。

相对于分子运动论中分子被近似为一个独立系统
,

真实流场中某一点所

产生的扰动可以迅速影响整个流场
,

且分子运动论中的平均自由程远小于流场的特征尺度
;

而在湍流运动中
,

湍流元的线度是可以和流场的特征尺度相比拟的
。

混合长理论的最大不足

就在于缺乏对湍动的对流动力学过程的精确描述
。

因此
,

必须发展一种基于流体力学与湍动

理论的处理对流的方法
。

到 目前为止
,

已经有很多处理对流的理论
。

Br es s
an 等人 困 l 在 19 81 年提出可以在混合

长理论框架下构造一种非局部的描述
。

在此之前
,

已经有研究者提出如果在混合长理论框架
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下考虑湍动动能影响的话
,

则经典混合长理论得到的对流区大小将增加 50 % 、 70 %
,

对流元在

越过史瓦西边界后所释放的能量将改变对流超射区的温度梯度
,

从而使对流元在超射区的运

动距离更大
,

对流区也被增大
.

Br es as n
等人在计算能量

、

密度等时引人了非局部处理
,

考虑

了对流元在运动过程中所经路径上的各处环境对其的影响
。

在与经典模型比较之后
,

他们发

现由于采用非局部处理
,

对流区增大
,

在氢核燃烧阶段能够参与核反应的物质增加了
,

从而明

显延长了氢燃烧的时间
,

而在经典理论中被引入的半对流区也消失了
。

从上世纪 80 年代开始
,

ix on g 等人 咚6一侧 发展了一套利用湍动对流关联函数来处理恒星

对流的统计理论
。

他们从恒星结构的基本方程出发
,

采用湍流理论中雷诺分解的手法
,

得到了

一组完整自洽日
, .亘星结构和湍动对流速度

、

温度以及化学成分的湍流起伏的 自关联和交叉关

联的动力学方程组
。

在恒星结构方程中有湍流二阶关联项
,

它们分别代表湍流雷诺应力 (湍流

压和湍流粘滞性 )
、

湍动热对流和化学元素弥散流等
;
而湍流关联函数的动力学方程则依赖于

恒星结构
.

这样
,

湍动对流与恒星结构方程彼此祸合起来就形成了一组完整自洽的方程组
,

可用来计算恒星的结构
、

演化和脉动
。

现在这套理论已经应用在恒星内部结构
、

演化以及变

星脉动的研究中 130
一叫

。

同样
,

iX on g 等人已经尝试将这一理论运用于大质量恒星的演化研

究
,

并得出结果
:

在主序阶段如果采用湍动对流处理
,

则主序阶段的恒星光度将被增加
,

且主

序带也被大大加宽
。

虽然这只是初步研究
,

但是可以肯定在大质量恒星演化中采用这一理论

来处理对流将得到与其他模型有显著区别的结果
。

不过
,

在进入氦燃烧阶段以后
,

由于恒星内

部的化学元素种类迅速增加
,

采用统计理论的计算量会相当惊人
。

这在过去是无法想象的
,

但随着计算设备运算水平的迅速发展
,

我们己经开始尝试这方面的工作
。

目前有很多研究者都在进行非局部的湍动对流研究
,

iX on g 等人发展起来的关联函数的

动力学理论是其中有代表性的一种
.

c an ut o 和 M az izt ell i 等人 咚6一网 从 1 9 9 1 年开始也发表

了一系列该方面的研究论文
。

他们指出
,

经典的混合长理论实际上是对真实湍动流体采用的

一种近似模式
,

即对所有漩涡都以一种特征尺度来描述
.

根据流体力学的知识
,

漩涡的湍动频

谱宽度与粘性成反比
,

而恒星内部流体几乎是无粘性的
,

因此
,

漩涡的宽度分布在很宽的范

围内
。

极为简单的混合长理论不可能正确描述恒星内部流体的真实情况
,

而他们的工作正是

在计算湍动能量贡献时考虑了各种尺度的漩涡的影响
。

C an ut 。 和 M az 斌 ell i 等人还将这一理

论引入到恒星演化模型中
,

他们采用新的模型模拟太阳情况
,

使结果达到 0
.

2% 的精度
。

新模

型可以使球状星团中的恒星在赫罗图上的演化轨迹向低温方向移动
,

因此
,

拟合观测到的球

状星团的 t ur no ff 点时
,

将得到更高的质量和更小的年龄
.

s t of he sr 和 c h in 阳 l 在 1 9 9 7年将

C a

皿 ot 和 M az izt ell i 等人提出的理论与经典混合长理论作了进一步对比
,

分析了恒星质量在
3 、 20 几了也范围内的模型

,

结果发现
,

采用经典混合长理论对流元的尺度甚至可以超过对流区

的尺度
,

这在物理上显然是不成立的
,

而 C a l l l l傀o 和 M aZ izt ell i 等人的理论由于是根据不同尺

度的漩涡来描述湍动对流情况的
,

因此不会存在这种矛盾
。

4 质量损失

前面已经多次提到质量损失在大质量恒星演化中发挥着极其重要的作用
.

大质量恒星的

质量损失远比中
、

小质量恒星高得多
,

特别是在进入红超巨星阶段之后
,

其极高的星风物质损
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失很可能会把它们整个富氢壳层都抛射掉
,

而只剩下一个正在进行氦燃烧的裸露的内核
。

由

于这个内核的温度要比原来的富氢壳层表面温度高很多
,

因此
,

大质量恒星在赫罗图上的位

置会发生明显变化
,

它们将跳跃到赫罗图左端极蓝的区域
,

成为 WOl --f R ay et 星
。

现在一般认

为这个过程是形成 V叭〕 l -f R ay et 星的主要机制 阵。一
叫

。

这种跳变过程能不能发生
,

取决于质量

损失时标与核燃烧时标的大小
,

如果恒星风不是足够大的话
,

大质量恒星是不会离开红超巨

星区域的
,

而且
,

只有通过质量损失将跳转到蓝端的大质量恒星的外壳全部抛射掉
,

才有可能

成为一颗 w o l --f R a y e t 星
。

对大质量恒星演化轨迹的决定性作用
,

以及由此引起大质量恒星内

部结构的变化
,

还有对质量损失的研究
,

一直都是大质量恒星研究中的热点
。

人们从观测与理论两方面进行了大量工作
,

期望能够揭示大质量恒星质量损失的规律
。

20 世纪 70 年代
,

恒星的质量损失就可以直接在早型星的光学和紫外波段观测到
。

观测表明
,

绝对星等超过 一 6 m ag 的早型星普遍存在着持续的质量损失或者说是恒星风
。

一些探测质量

损失的方法也得到了很好的验证和应用
.

对早型星而言
,

其质量损失在可见光和紫外波段可

以用天鹅 P 谱线和一些发射线来确定
;
在射电和红外波段可以利用 自由

一
自由发射谱线来确

定
。

而对于晚型星
,

其质量损失可以通过测量 10 拼m 左右的发射和电离钙 K 线的双峰强度等

方法来估算
。

利用这些方法
,

人们测定了各种类型恒星的质量损失率和物质抛射速度
。

通过比

较 0 型星
、

L B V 变星和 V叭〕 l --f R ay et 星的这两个参量
,

可以发现它们的质量损失率与物质抛

射速度的变化存在一定的规律性
。

O 型星的质量损失率较小
,

约为 10 一 “ ~ 10 一 S
M趁/ yr

,

而

其物质抛射速度较高
,

约为 10 ” k m /
s ; 到了 L B V 变星阶段

,

质量损失率升高到 10 一 ” 入f ① / yr

左右
,

但是抛射速度下降到约 10 2 k m s/
;
演化成 W Ol-f R邹 er t 星以后

,

质量损失率和物质抛射

速度都变得较大
,

分别为 10 一 “ 八人 / yr 左右和 10 ” k m /
5

.

现在的恒星演化理论认为
,

大质量

恒星从 O 型星到 L B V 变星
,

然后演化成为一颗 W 6 l -f R ay et 星
。

那么是怎样的物理机制驱动

质量损失率和物质抛射速度变化呢 ?

在恒星质量损失机制的理论研究中
,

c as ot
r
等人 网 在 1 9 75 年提出的辐射驱动恒星风

理论是较为完善的
。

该理论的物理实质是恒星大气中的金属离子在吸收了辐射动能之后
,

将这

些能量转移到外层
,

从而加速外层物质使其逃逸
。

恒星风有两种可能的产生机制
:

一是由冕区

的气体压力驱动
,

二是来自光的辐射压力
。

对于早型星的大气包层
,

经过计算得到的光的压力

在很宽的条件范围内都是超过引力的
,

也就是说
,

辐射驱动恒星星风物质损失是可以实现的
。

在最初的辐射压理论中
,

恒星的质量损失率与其光度之间是一种线性关系
。

在上述理论提出之

后
,

对于其所预言的质量损失率与光度之间的这种线性关系
,

很多研究者都提出了异议
。

因为

统计研究表明
,

大质量恒星的质量损失率虽然会随着光度增加而增加
,

但是在同一光度处
,

质量损失率存在着相当大的弥散
。

也就是说
,

质量损失率应该还与恒星其他多种物理因素例如

质量
、

金属丰度
、

有效温度等存在相关关系
,

而不仅仅只与光度相关
。

A b b ot t 困 l 在 1 98 0 年

将辐射压理论作了进一步的发展
,

考虑了恒星的光度
、

金属丰度
、

质量和有效温度对质量损失

的共同作用
。

2 0 0 2 年
,

aL m er S 和 N gu i S

网 提出将辐射压理论分为 4 种情形来分别解释大

质量恒星从 0 型星到 L B v 变星再演化成为不同类型 v叭〕 l f R a y e t 星的各个阶段的质量损失率

的变化情况
。

由于辐射压对于星风的驱动是与恒星大气状况密切相关的
,

而大质量恒星在演化

过程中其大气状况
,

例如光学深度
、

声速点所在位置等的变化是很大的
,

因此
,

辐射压对于质

量损失的驱动也会从 O 型星阶段的线激发转变成为 v叭) l -f R ay et 星阶段的连续激发
.

L a m er s
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和N
u gi s

引用了 9颗位于不同演化阶段的大质量恒星样本证明了这一点
。

不过
,

他们也承认

在 W6 l-f R即 e t 星阶段恒星大气状况的不确定性会对结论的精度产生很大影响
。

另外辐射压理

论对于恒星大气中金属离子的依赖性
,

也使得这一理论在解释极低金属丰度的恒星情形时有

很大的困难
,

例如在第一代恒星中
,

恒星大气主要由氢和氦组成
,

金属离子的缺乏使得辐射压

对于质量损失的驱动作用减小
,

这时
,

恒星的脉动和 自转等机制将起主导作用
,

它们将更有效

地驱动质量损失
。

在恒星演化模型计算中
,

现在广泛采用的是 de J ag
e :
等人 哪 }在 19 8 8 年提出的方法

,

即

根据不同种类恒星在赫罗图上不同位置处的质量损失率拟合出一个多项式来描述所有恒星的

情况
,

其中质里损失率主要和有效温度
、

光度相关
。

但是
,

观测表明
,

红超巨星的质量损失率

可以比 de J ag er 等人的计算值甚至高几个量级
.

eR id 等人 !4 7 }在 19 9 0 年得出大麦哲伦云内

的红超巨星的平均质量损失率为 3
.

6 火 1 0一 ” 几介)
/ yr

.

采用 de J ag er 等人的方法后
,

20 几f⑦ 的

恒星在 19 eT ff 二 .3 6
、

gl L / L 。 = 5
.

0 时的质量损失率约为 1 0一 “ 入了趁/ yr
.

由于位于晚型超巨星

区域内的恒星具有极高的光度和极低的表面重力加速度
,

因此
,

这个阶段的恒星 比较容易损

失掉物质
,

显然 de J ag er 等人的工作作为一种描述性方法并不能解释这一物理实质
。

前面介

绍了 S al as in ch 等人在模型中通过增加质量损失率来构造出蓝回绕
.

与已有的恒星模型相比
,

这种方法能够更好地解释超巨星在赫罗图上的分布
.

考虑到红超巨星都是大振幅长周期的脉

动变星
,

我们提出计算质量损失率时如果再加上脉动与质量损失的藕合
,

就可以得到更加令

人满意的大质量恒星的演化结果
。

我们认为在大质量恒星内部辐射压与引力之间存在着一个

临界边界
,

在这个边界上辐射压与引力互相抵消
;
在这个边界以内引力的作用与辐射压抵消

而形成平衡的内部结构
;
在这个边界以外

,

辐射压占据主导地位
,

这时恒星的径向脉动使恒星

的半径发生变化
,

从而将恒星临界边界以内的物质带出边界
。

一旦超过了这个边界
,

恒星的内

部物质在辐射压的作用下就会被抛射掉
。

红超巨星的脉动在表层可以是大振幅的
,

由于超巨

星表面重力已经很小
,

再加上强大的辐射压
,

脉动到最表层时就会表现为一种非周期性的向

外运动
,

即对大质量恒星物质损失的一种驱动
,

这种驱动机制应该能弥补辐射压驱动质量损

失而造成的与观测之间的差异
。

5 不透明度与金属丰度

辐射不透明度是恒星理论模型中非常重要的一个输入参量
。

恒星内部的辐射与气体物质

的相互作用从宏观上看表现为气体对辐射的吸收
、

发射和散射等现象
,

而不透明度就是描述

气体物质对辐射的吸收特性
.

也就是说
,

不透明度影响着恒星最终能够辐射到宇宙中的能量

大小
.

另一方面
,

气体物质对辐射能的吸收将改变其自身的特性
,

例如热力学状态等
,

因此
,

不透明度的大小将决定恒星内部结构并极大地影响恒星的演化行为
.

对 口C即 be i 变星的激发

机制的认识就是一个很好的例子
。

口C印he i 变星是位于主序带内
、

光谱型为 B 型的大质量短

周期脉动变星
.

在 20 世纪 80 年代之前
,

它的激发机制被认为是来自温度约 1
.

5 x 10 ” K 的 H e

n 电离带
,

但是后来发现 H e n 电离带造成恒星的不稳定性并不足以克服恒星内部的阻尼效应

进而激发 口C印 he i 变星径向或者非径向的脉动
。

iS m on as[ ]在 19 8 2年指出如果提高重元素的

不透明度将很好地解决造父变星观测与理论之间的周期比矛盾
,

他的这一工作使人们重新审
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视不透明度对于恒星结构与演化的影响
。

随着对重元素原子结构模型的深入研究
,

到了 90 年

代
,

新的 o PA
L (由美国 L aw er cn

e
iL

v er m or e 国家实验室支持的不透明度研究项 目) 不透明度

表发布
,

其中重元素的贡献被大大提高
,

人们认识到温度在 2 x 10 “ K 左右的铁离子吸收峰才

是 口 c e p h e i 变星真正的激发来源 [4 9一 5 ` ]
。

另外
,

A lb e r t s [5 2 ]在 19 9 4 年指出
,

根据 1 9 9 2 年发

布的 O P A L 不透明度表
,

大质量恒星的包层将会出现一个很小的对流区
,

在零龄主序时这个

对流区仅占恒星半径的 1 %
,

演化到氦燃烧阶段之后这个对流区将占恒星半径的 7%
,

而这在

以前采用 C o --x S et w ar t 不透明度的大质量恒星演化模型中是不会出现的
。

虽然这个对流区所占

的比重很小
,

但是到了氦燃烧阶段
,

它将向大质量恒星内部移动
, ·

从而使其能够包含更多的质

量
,

对大质量恒星结构和演化的影响也就不能被忽视了
.

目前有一些小组在研究不透明度理论
,

他们采用不同的处理方法
,

最后的结果在一些极

端情况下也不同
,

但是大部分情况下这些结果都符合得比较好
。

近来普遍采用的是 O PA
L 和

O P (法国
、

德国等多国科学家合作进行的不透明度研究项目) 不透明度
。

这两种不透明度的最

新结果为一直困扰着人们的许多间题带来了新的答案
,

像前面提到的造父变星周期比间题
、

口ce p he i 变星的脉动激发机制间题
。

不过
,

这些最新结果仍有待改善
。

s t ot h er s 和 C ih n

网

在 9] 94 年提出
,

目前的不透明度结果可能仍然低估了重元素对其的影响
,

应该将现在的结果

提高至少 70 %
。

而 v吸】n g 等人 目 ] 2 0 0 3 年的工作却表明
,

在现有不透明度基础上继续大幅增

加重元素的不透明度值
,

将导致在氦燃烧阶段出现的蓝回绕逐渐消失
,

而蓝回绕是解释造父

变星等问题极为关键的因素
,

因此
,

对不透明度的调整要相当慎重
。

随着物理技术的突破性发展
,

在实验室环境下能够模拟出较简单的天体物理环境
,

从而

为天体辐射不透明度的实验研究提供帮助
。

虽然这一研究是近 10 年才发展起来的
,

但是已经

取得了不少令人鼓舞的成果
,

例如重元素的不透明度实验结果与理论研究结果相当吻合
,

像

理论研究结果提出的重元素在 70 e V 附近的吸收特征
,

在实验研究结果中也得到了很好的验

证
。

金属丰度是另一个重要的输入量
,

它对恒星的结构与演化行为同样具有至关重要的影响
。

D en g 和 iX oll g s[] 在 2 0 01 年对 口 c eP lle i 变星脉动不稳定带的研究表明
,

口 c eP he i 变星的脉动

不稳定带对于金属丰度是相当敏感的
。

随着金属丰度的减小
,

其脉动不稳定带的范围也会缩

小
;
当金属丰度低于 0

.

0 05 时
,

脉动不稳定带将完全消失
。

金属丰度与超巨星的演化行为也有

着密切关系
。

大质量恒星内部温度较高
,

氢燃烧以 C N O 循环反应的方式进行
、

而金属丰度的

大小将直接决定 C N O 循环反应的速率
,

即决定大质量恒星 内部的核反应所能产生的能量
。

同

时
,

金属丰度对于蓝回绕也有贡献
,

一般认为增大金属丰度会导致蓝回绕消失
。

在辐射压理论

中
,

恒星包层的金属离子的多少也决定了辐射压的强弱
。

6 结 束 语

通过分析大质量恒星理论模型存在的各种间题
,

可以看出
,

现有的大质量恒星理论模型

还远不能解释赫罗图各个位置上的超巨星的观测特性
。

不管是理论框架还是输人物理中都存

在很多争议
。

令人欣慰的是
,

近年来理论与观测均取得了显著的成就
,

例如基于流体力学基础

上的多维数值模拟方法为以往无法人手的一些课题的研究提供了突破点
。

因此
,

许多目前仍
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困扰着人们的难题可望得到解决
。

参考文献
:

!1」 I g le s i as C A
,

oR g e r s F J
,

W i l s o n B G
.

A p J
,

1 9 9 2
,

3 9 7: 7 1 7

【2 } p a m y a t盯k h A A
·

A c t a A s t r o n
·

S i n
· ,

1 9 9 9
,

4 9 : 1 1 9

[3] D e n g L
,

X io n g D R
.

M N R A s
,

2 00 1
,

3 2 7 : 5 8 1

{4」 C h io s i C
,

M ae d e r A
.

A R A & A
,

19 8 6
,

2 4 : 3 2 9

{5 1 d e L o o er C
,

d e G er ve J P, L a m esr H J G IJ M
.

A& A
。

19 7 7
,

6 1 : 2 5 1

{6〕 H u m p h r e y s
M

.

A p J S
,

19 79
,

3 5 : 3 09

{7」 H u m p h r e y s M
,

D va i d s o n K
.

A p J
,

1 9 7 9
,

2 3 2 : 4 0 9

{8 1 F i t z p at r i ck L
,

G ar m a

盯 D
.

A J
,

1 9 9 0
,

6 3 : 1 19

【9」 B la h a C
,

H u m p h r e y s M
.

A J
,

19 8 9
,

9 8 : 15 9 8

{l剑 C h i os i C
,

S u m m a C
.

A砖 5 5
,

1 9 7 0
,

8 4 7 8

【1 11 F i t z p a t r ie k L
,

B o h a n n

an B
.

A p J
,

19 9 3
,

4 0 4 : 7 3 4

! 1 2 } D e n g L
,

B r e s s a n A
,

C h io s i C A & A
,

1 9 9 6
,

3 13 : 1 4 5

[13 } D e n g L
,

B r e s s a n A
,

C h i o s i C A & A
,

1 9 9 6
,

3 13 : 2 59

114」 S al as n ie h B
,

B r e s s

an A
,

C h io s i C
.

A & A
,

1 9 9 9
,

3 4 2: 1 3 1

{1 5」 T i a n B
,

D e

吧 L
,

X io

鳍 D R e右目
·

2 00 4
,

in p r
印ar at io n

【1 6」 H e y d肛卜M
a la y e r i M

,

M e y n a d ie r F
,

w a lb o r n N R
.

A & A
,

2 0 0 3
,

4 0 0 : 9 2 3

{1 7 1 L am
e r s H J G L M

,

B as t iaa
n s e

M V
,

A er t s C e t al
.

A & A
,

1 9 9 8
,

3 3 5 : 60 5

{1 8」 M朗d e r A
,

M即ne t G
.

A & A
,

19 8 9
,

2 1 0 : 1 5 5

【1 9」 S t ot h e r s R B
,

C h in C W
.

A p J
,

1 9 9 1
,

3 9 0: 3 3

!2 0 l M叮n e t G
,

M e r m i ll i o d J C
,

M能d e r A
.

A & A S
,

19 9 3
,

9 8 : 4 7 7

!2 1」 V i t e n s e E 2
.

A s t r o p衍
5

.

,

1 9 5 1
,

2 9 : 7 3

!2 2」 V i t e n s e E 2
.

A s t r o p l l y s
. ,

19 5 3
,

3 2 : 13 5

夕3 1 L u d w ig H G
,

R
e yt a g B

,

S t e

ffe
n M

.

A & A
,

19 9 9
,

义 6 : 1 1 1

{2 4 1 D e n g L
,

X io n g D R
.

C J A A
,

2 0 0 1
,

1 : 5 0

【2 5} B r e s s a n A
,

B e r t e ll i G
,

C h io s i C
.

A & A
,

1 9 8 1
,

10 2 : 2 5

12 6{ X io n g D R
·

A & A
,

19 8 5
,

1 5 0 : 1 3 3

【2 7」 X io n g D R
.

A & A
,

1 9 8 6
,

16 7 : 2 3 9

{2 8} X i o n g D R
.

A & A
,

1 9 90
,

2 3 2 : 3 1

12 9] X i o n g D R
,

C h e n g Q L
,

D e n g L
.

A p J S
,

1 9 9 7
,

1 0 8 : 5 29

【3 0 } X io n g D R
,

C h e n g Q L
,

D e n g L
.

A p J
,

19 9 8
,

4 4 9 : 3 3 5

[3 1』 X io n g D R
,

C h e n g Q L
,

D e n g L
.

A p J
,

1 9 9 8
,

50 0 :

拱 9

【3 2」 X io n g D R
,

C h e n g Q L
,

D e n g L
.

M N R A S
,

2 0 0 0
,

3 1 9 : 1 0 7 9

13 3 } X io n g D R
,

D en g L
.

M N R A S
,

2 0() 1
,

3 2 4: 2 4 3

【3 4」 X io n g D R
,

D e n g L
.

M N R A S
,

2 0 0 1
,

3 2 7: 1 1 3 7

【3 5! X i o n g D R
,

D e n g L
·

M N R A S
,

2 0 0 2
,

3 3 6 : 5 1 1

!3 6 { C an
u t o V M

,

M ajz
z i t e ll i 1

.

A p J
,

1 9 9 1
,

3 70
: 2 9 5

[3 7} C a n u t o v M
,

M az
z i t e l l i 1

.

A p J
,

19 9 2
,

3 8 9 : 7 2 4

{3 8 } C a n u t o V M
,

G o ld m a n l
,

M az
z i t e l li 1

.

A p J
,

19 9 6
,

4 7 3 : 5 50

【3 9 } S t o t h e r s R B
,

C h i n C W
.

A p J
,

19 9 7
,

4 7 8 : 1 0 3

{4 0 } L a r m e r s H J G L M
,

M ae d e r A
,

S hc m u t z

W
e 亡al 二 A p J

,

1 9 9 1
,

3 6 8 : 5 3 8

!4 l l M脱 d e r A
,

C o nt i p 5
.

A R A & A
,

19 9 4
,

3 2 : 22 7

!4 2 1 B r e s s a n A G
.

S p ace S e i eR
v

.

,

1 9 94
,

6 6 : 3 73

{4 3 } C as t or J l
,

A b b o t t D C
,

K le in R 1
.

A p J
,

1 9 7 5
,

19 5 : 1 5 7



4 期 田 斌等
:

大质量恒星演化研究 3 0 7

A b b o t t D C
.

A P J
,

1 9 8 0
,

2 4 2 : 1 1 8 3

L a m e r s H J
,

N u g i s T
.

A & A
,

2 0 0 2
,

3 9 5 : L l

d e J ag
e r C

,

N i e

uwe
n h u ij z e n H

,

va
n d e r H u e ht K A

.

A & A S
,

1 9 8 8
,

7 2 : 2 5 9

R e id N
,

T in n e y C
,

M o u ld J
.

A P J
,

1 9 9 0
,

3 4 8 : 9 8

S i m o n N R
.

A P J
,

1 9 8 2
,

2 6 0 : L 8 7

C ox A N
,

M o r g a n S
,

R 滚〕g e r s F J e t al
.

A p J
,

1 9 9 2
,

3 9 3: 2 7 2

K i r ia k i d i s M
,

E I E i d M F
,

G la t z e l W
.

M N R A S
,

1 9 9 2
,

2 5 5 : 1

M o s
ka lik P

,

D z i e m b侧
s k i W A

.

A & A
,

19 9 2
,

2 5 6 : 5

A lb e r t s F M
.

I A U S
,

19 9 4
,

1 6 2 : 6 7

S t o t h e r s R B
,

C h i n C W
.

A J
,

19 9 4
,

4 2 1 : L 9 1

、 Va n g F L
,

Z h胡 G
,

D e n g L
.

2 0 0 4
,

i n P r e P ar at i o n

45C
l了卜90
11q4CO4 44444455

ùn巴月匕d
r....Lr....L护
.
了........rLL,.``

r
Lr
....

Lr....Lr l口
J

r
....

LL
......

l

P r o g r e s s i n S t u d y o n t h e E vo l u t i o n o f M
a s s ive S t a r s

T IA N B in l

( 1
.

N 自亡j o n a l A s 亡

ron
o

m了ca1 o 玩er va t o ir es

D E N G L i
一 e a i l ,

X I O N G D a- r u n Z

C h jn es e A e

ad
e n 〕y o f S e主en

e es
,

B iej f n g 1 0 0 0 1 2
,

C l孟f n a ; 2
.

P u
印 I e A五〕 u n -

亡a j o O b s er va 七田几又 既 jn es e A e

ad
e n U厂 o f s 百 e n

ces
,

N a 可 jn g 2 1 0口0 8
,

hC 艺n a
)

A l〕 s t r a e t : D u e t o t h e ir h i g h l u m i n o s i t y a n d h i g h m a s s 一 10 5 5 r a t e s ,

m a s s i v e s t a r s a r e P lay i n g a n

i m P o r t a n t r o le i n t h e s t u d i e s o f m o d e r n a s t r o P h y s ie s , s u e h a s t h e fo r m a t i o n a n d t h e e v o l u t io n o f

g a l a x i e s
.

S i n e e t h e m i d d le o f t h e t we
n t i e t h e e n t u r又 we h va

e b e e n e o g n i z a n t o f t h e m a in e h a r a e t e r s

o f t h e s t r u e t u r e a n d e v o l u t i o n o f m a s s i v e s t a r s a P P r o x i m a t e l y a n d s o m e e v o lu t io n m o d e ls h a砚

b e 《: n e o n s t r u e t e d
.

H o w e v e r ,

i n r e e e n t y e a r s , s o m e o b s e r
va t i o n s o n m a s s ive s t a r s in d i e a t e t h a t

t h 〔、r e a r e s e r io u s d i s e r e P a n e ie s b e t we
e n o b s e r

va t io n s a n d t h e o r e t i e a l m o d e ls
.

T h e s e d i s e r e P a n e i e s

s h ( ) w u s m a
yn d e fe e t s i n P r e s e n t t h e o r e t i e a l m o d e l s d e a l in g s o m e l e a d i n g fa e t o r s i n t h e e

vo lu t i o n

o f ]丑 a s s i ve s t a r s , s u e h a s m a s s 10 5 5 a n d e o n ve e t i o n
.

C u r r e n t r e s e a r e h o f t h e s e P r o b l e m s 15 r e v i e w e d

a n ( 1 fu t u r e P e r s P e e t iv e s a r e P r o P o s e d i n t h i s P a P e r
.

K
e y

wo
r d s : a s t r o P h y s ie s : m a s s iv e s t a r ; r e v ie w ; H

一

R D ia g r a m : e o n v e e t i o n : m a s s 10 5 5


