
第 31卷　第 3期 天 文 学 进 展 Vol. 31, No. 3

2013年 8月 PROGRESS IN ASTRONOMY Aug., 2013

doi: 10.3969/j.issn.1000-8349.2013.03.06

高高高能能能量量量密密密度度度实实实验验验室室室天天天体体体物物物理理理近近近年年年来来来的的的

一一一些些些进进进展展展

韩 波，王菲鹿，赵 刚

(中国科学院光学天文重点实验室 国家天文台，北京 100012)

摘要：近年来，随着用于高能量密度物理研究的实验装置如大功率激光器、磁力箍缩装置和托克

马克等的发展，人们在实验室中可以使毫米尺度的物质达到极端高温、高压、高密度的状态，这

使得在实验室环境中可以模拟天体物理环境中的物理条件及某些物理过程，从而推动了一个新兴

科学领域——高能量密度实验室天体物理的发展。高能量密度实验室天体物理有很多重要的研究
方向，包括超新星爆发过程中剧烈激波引发的非线性流体动力学不稳定性及其演化，原初恒星的

喷流和高马赫数喷流，黑洞、中子星等致密天体周围的光致电离星风，不透明度的测量和天体磁

场的重联现象等。在此选取高能量密度实验室天体物理中近年来几个研究方向的进展，对其进行

系统地介绍，并对此领域的发展做出展望。
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1 引 言

传统上，人们对天体状态和演化的认识源于观测分析天体的辐射与光谱。高能量密度实

验室天体物理使得人们拥有了一个研究天体物理问题的新途径，具有主动、可重复等特点
[1]
。

利用大功率激光器和磁力箍缩装置等实验设备，人们可以得到能量密度大于 105 J·cm−3 的极

端物理条件，从而能够在实验室内模拟一些天体物理环境中的物理过程。通过控制实验的条

件对某个现象进行模拟和研究，可以根据需求加载各种诊断设备，进而得到细致的物理信息。

通过实验检验理论模型，提出对理论模型的新要求。

用于高能量密度天体物理实验的装置需要将宏观尺度的能量 (E &1 kJ) 在极短时间内
(δ t � 1 µs)注入到很小的空间尺度 (L .1 mm)，产生高温、高压、高密度的等离子体状态。大
功率脉冲激光器和磁力箍缩装置能够达到上述要求，在过去的一段时间内，这两种实验装置
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在理论与建设方面都取得了长足的进步。现有的大功率激光器包括位于美国罗切斯特大学激

光能量实验室的 Omega激光器
[2]
，位于日本大阪大学的 Gekko XII激光器

[3]
，位于美国劳伦

斯利弗莫尔国家实验室的美国国家点火装置 (National Ignition Facility，简称NIF)，位于法国
波尔多的Megajoule和位于中国上海的神光系列激光器等。主要的磁力箍缩装置包括美国桑
迪亚的“Z”装置以及 Saturn装置，位于俄罗斯车里雅宾斯克的 Angara-5，以及位于英国帝国
理工学院的MAGPIE等。另外，高分辨率的信号采集和诊断装置在技术上的突破

[4–7]
也是推

动高能量密度实验室天体物理发展的重要因素。

高能量实验室天体物理主要的研究方向包括：超新星爆发过程中剧烈激波引发的非线性

流体动力学不稳定性
[8–10]
，原初恒星的高马赫数喷流

[11–14]
，黑洞、中子星等致密天体周围的光

致电离星云
[15]
，恒星内部不透明度的测量

[16–21]
，与太阳耀斑、日地磁层相关的磁重联机制

[22]
，

与行星内部结构模型相关的物质状态方程
[23–26]
，强烈辐射源光致蒸发分子云后形成的非线性

动力学过程
[27]
，星际尘埃的起源与演化

[28]
等。本文将对上述前 5个研究方向进行详细介绍。

2 主要研究内容

2.1 超新星爆发

超新星是最激烈的天体物理现象之一。有许多问题涉及超新星爆发现象，其中包括对其

爆发机制和爆发过程的研究。超新星爆发可以带给我们平常观测不到的恒星内部的物理信

息，从而可以通过研究这个恒星演化的终点，增进对恒星演化整个过程的认识。I型超新星通
常认为源于双星系统，白矮星通过吸积伴星物质而点燃碳元素的核聚变过程，在极短时间内

释放大量能量使得恒星解体，这种超新星一般不留下致密的残骸；如果白矮星能够吸积达到

钱德拉塞卡极限 (1.44 M�)而爆发，则是著名的 Ia型超新星。II型超新星源于质量大于 8 M�
的大质量恒星，这些恒星在演化过程中，由于强大的引力作用，可以进行碳和更重元素的聚

变，最后形成一个铁–镍内核；但是当核聚变的压强再也无法支撑强大的引力时，恒星内核急
剧坍缩释放巨大的引力势能，形成超新星，这种超新星一般最后会形成中子星甚至黑洞这样

的致密天体。研究超新星在爆发过程中物质的抛射机制对于宇宙演化的研究有着重要意义。

现有的实验装置尚未达到 I型超新星的重元素核聚变的温度，美国国家点火装置 (NIF)
和后继的 Megajoule 装置也许能够达到氘氚混合物的点火温度，但现在这些装置还在初期
实验或建设之中。对于 II型超新星，爆发过程中的动力学过程的多维理论模型对 Rayleigh-
Taylor不稳定性的模拟无法解释观测结果

[29]
，需要通过实验来研究流体的二维和三维动力学

过程，既有的实验装置已具备了这样的实验条件。

通过实验研究天体物理事件中的流体动力学过程，其优势在于可以通过控制和改变初始

条件进行多次重复，并且可以通过不同的诊断设备得到完备的实验数据。但是天体物理环境

和实验室环境在尺度 (L)、速度 (υ)、密度 (ρ)和压强 (p)等参量上都相差数个量级 (以超新星
爆发为例见表 1)，即使现在最大的的实验装置也无法达到天体的尺度和物理状态。解决这个
问题的方法是在实验室和相应的天体环境的流体力学系统之间建立标度的映射关系。在流体
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动力学和磁流体动力学系统中，如果两个系统的 Reynolds数和 Peclet数都很大 (粘滞作用和
热传导作用可以被忽略)，可以不必考虑两个系统的耗散结构时，通过 Euler相似率两个系统
之间就可以建立起对应关系

[30]
(具体推导见附录)。

表 1 超新星 SN1987A爆发 2000 s时在氢氦交界层处等离子体和
Remington实验 [31]

中 20 ns时等离子体各参数的比较

参量 SN1987A 实验

长度/cm 9 × 1010 5.3 × 10−3

速度/cm·s−1 2 × 107 1.3 × 105

压强/N·cm−2 3.5 × 108 6 × 106

密度/g·cm−3 7.5 × 10−3 4.2
Euler数 0.29 0.34
Reynolds数 2.6 × 1010 1.9 × 106

Peclet数 2.6 × 105 1.8 × 103

现在普遍认为像 SN1987A这样的核坍缩超新星，在爆发前存在类似洋葱的层状结构，其
中不同层所含的主要元素不同，越往内部元素越重。恒星内核坍缩释放大量的能量，形成向

外的抛射物质的激波，这些抛射的物质与周围介质作用形成一个向内挤压的激波和一个向

外扩张的激波，激波在穿过各层的过程中于交界处产生 Richtmyer-Meshkov不稳定性。冲击
波过后的区域密度梯度和压力梯度变得相反，这时交界面处变为以 Rayleigh-Taylor不稳定性
为主

[32–37]
。

利用大功率激光器可以在实验室中产生类似于上述超新星中剧烈冲击波引发的非线性

流体动力学的不稳定性。在过去的十几年内，人们曾经做过很多关于超新星爆发过程中不稳

定性的实验。第一批这样的实验是由 Kane和 Arnett
[39–41]
，以及 Remington等人

[31, 42]
利用 Nova

激光器实现的。他们利用 Nova激光器测量了由单模原初微扰在二维交界面所引发的 RT不
稳定性的演化过程。图 1(b)为实验开始 20 ns后的压力和密度分布

[38]
，与图 1(a)超新星在

2000 s时的压力和密度分布相对比，可见实验很好地模拟了超新星爆发过程中压强和密度的
变化趋势。

图 1 (a) 超新星在 2000 s 时的压力和密度分布；(b) 实验室在 20 ns 时的压力和密度分布
[38]
；(c) 超新星

He–H交界面随时间的速度变化 (虚线)和激光实验在 Cu层和 CH2 层的模拟 (实线)
[39]
。
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在超新星爆发过程中，理论认为交界层处密度的分布不均会扭曲激波，进而影响更外层

结构的变化。Kane等人
[43]
进行了相关的实验研究上述问题，他们的靶由三层不同密度的物

质组成，第一个交界处呈波纹状来模拟不均匀的密度分布，第二个交界处是平的。他们的实

验模拟与实验结果与 Calder等人
[44, 45]
利用 FLASH得到的模拟结果非常相似，都在钉状结构

上方第二个交界层处的结构产生扭曲，说明交界层处的初始密度分布确实会影响后续结构的

演化。除此之外，与流体不稳定性相关的研究工作还有钉状结构的形成机理
[46, 47]
，模拟多模

微扰和在交界处不稳定性演化为湍流的实验和数值模拟等
[8, 10, 48, 49]

。

结合上述实验，我们总结出设计此类实验的注意事项：(1)确定两个系统的流体动力学
描述是相同的。虽然超新星爆发中压强由辐射主导，而实验室中压强由气体压强主导，但是

Ryutov已经证明相同的流体动力学描述可以适用于两个系统
[30]
。(2)评估各种传导过程所起

的作用。两个系统的粘滞性和热传导都非常小，即 Reynolds数和 Peclet数都非常大，这种条
件下的两个系统可以用 Euler方程组 (见附录)准确地描述。(3)确定物质的状态方程。超新
星爆发时辐射压占主导说明状态方程中绝热系数 γ = 4/3，实验中所用介质的绝热系数偏离
γ = 4/3不会太大，即使有少许偏差，也不会出现很大的不同，因为 γ 值的变化对 Euler方
程组的结果影响不大

[29]
。(4)确定初始状态。现在有很多二维和三维流体动力学模型能够在

He–H交界层产生激波，但是它们的初始值的设定一般都源于如图 1(a)给出的一维模型中的
初始值

[29]
。实验室中通过改变激光脉冲的能量、实验介质的材质和厚度等初始状态，来控制

RT不稳定性产生的交界层处的激波的强度、密度和压强的分布等，如图 1(b)。(5)确定几何
结构的简化是否可行，即实验中的平面系统模拟天体物理中球状系统的条件。例如，1997年
Remington的实验

[31]
是以平面系统模拟超新星的球状结构，这个实验只能模拟超新星爆发后

He–H交界层的半径变化小于初始值 20%的情况
[29]
。

类似 SN1987A超新星核坍缩过程中的流体动力学不稳定性的模拟
[50–54]
和实验

[43, 55–58]
已

经做了很多，需指出的是由于实验设备限制，得到的激波都不是辐射主导的，而是纯动力学

的，但是在天体环境中激波的辐射对动力学过程和不稳定性的影响是非常重要的。近年完成

建设的 NIF (National Ignition Facility)具备了制造出辐射主导激波的能力。Kuranz等人
[59]
根

据 NIF 的实验条件设计的研究超新星激波的实验设置如图 2(a)，这个实验设置在 NIF 和
Omega条件下都能够产生不稳定性结构的演化，它们的一维模拟结果中的密度和辐射温度
的比较如图 2(b)。模拟中激光打到靶体上产生激波，然后激波蜕变成冲击波，穿过与低密度
泡沫层的交界面。模拟结果显示 NIF的初始压强可以达到 1.6 × 1013 Pa，而 Omega只能达到
5 × 1012 Pa。在低密度层，在激波作用下 NIF实验中可达到 140 eV的温度；而 Omega实验中
只有 15 eV，这个温度不足以形成有辐射主导的激波。两个模拟实验中反向激波的密度分布
有相似的形态，但是辐射温度的分布差别很大，这是因为在 NIF的实验条件下已经形成辐射
性的激波，其特性与纯动力学的激波有着不同的结构。后续的在 NIF上的实验有利于增进天
体物理中辐射性激波在超新星爆发中所起作用的认识。

除了上述研究超新星爆发过程中不稳定性演化的实验，与超新星爆发相关的实验还有模

拟超新星冲击波的实验
[60–63]
，研究辐射性激波的实验

[64, 65]
和研究超新星周围高密度云在冲击

波作用下形态变化过程的实验
[66–70]
等。
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图 2 (a)在 NIF上设计的研究核坍缩超新星激波的实验的图示；(b) NIF和 Omega模拟实验的一维模拟中
温度和密度的比较

[59]
。

2.2 天体喷流

喷流是宇宙中最壮观的景象之一，其尺度从 1017 cm(原初恒星的喷流)到 1024 cm(类星
体活动星系核的喷流)。它们都具有很好的准直性和很大的马赫数。原初恒星的喷流被称为
Herbig-Haro(HH)星体，被认为是在恒星形成时吸积盘内物质从两极喷出而形成的。喷流的
形成机制主要有两种理论解释：一种是认为旋转着的吸积盘内的物质落到中心致密天体上，

从两极喷出物质而形成喷流
[71–74]
，在 HH喷流中这些中心天体被认为是原初恒星或年轻恒星；

另一种理论认为喷流源于螺旋管形的吸积盘，吸积盘密度呈轴对称分布，从两极到赤道逐渐
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增大，从恒星发出的球对称的星风物质与此吸积盘作用，在吸积盘的对称轴方向形成烟囱状

的喷流
[75]
。这两种理论最后都会形成超声速的准直性极高的锥形喷流，其马赫数可以达到 10

甚至更高，这样高速高密度的喷流被认为有强烈的辐射冷却。影响喷流的结构和准直性的因

素有很多，如周围介质的等离子体性质，外在磁场和其自身辐射冷却等。例如辐射冷却能够

降低喷流内部的压强，使得喷流的准直性增加，并且会因一些流体不稳定性而产生细微结构；

这些结构是无辐射冷却喷流所不能形成的；这些细微结构包括观测喷流中存在的节点，纤维

状和小尺度的弓状激波结构，以及复杂的速度分布场。

喷流研究的一个重要问题是为什么它能保持如此高的准直性，而实验模拟则提供了一个

检验理论模型的独立手段。随着相关实验装置的发展，可以通过不同的方式制造出高马赫数、

辐射冷却与磁场共存的喷流。实验室产生喷流的方法主要有两种：一种是增殖式喷流，主要

在大功率激光器上实现；另一种是发射式喷流，主要在磁力箍缩装置
[12]
和球形托克马克

[76]
上

实现。增殖性激波在此方面的实验中比较多见，这类实验中将生成的激波送入介质
[11, 77]
，研

究喷流与周围等离子体之间的相互作用
[78]
，证明辐射冷却对喷流准直性的影响

[79–81]
。

Foster等人
[11]
利用 Omega激光器模拟喷流的实验如图 3所示。图 3(a)为实验设计，实验

中 7束激光脉冲辐照靶体表面，穿过钛层中心空腔，最后在有机泡沫层 (C15H12O4)产生高马
赫数的高密度等离子体喷流；图 3(b)为实验图像与数值模拟的比较，可见模拟与实验吻合得
很好。在此实验中，Reyonold数 Re ≈ 106 和 Pelect数 Pe ≈ 103，数值都很大，即粘滞作用和

热传导都是可以被忽略的，这与天体物理环境类似。年轻星体所产生的 HH喷流的马赫数达
到 20甚至 100，喷流密度远小于周围环境；实验中产生的喷流的马赫数大约为 3，喷流的密
度约等于周围环境密度，更类似于大尺度的星系所产生的低马赫数、低密度比的喷流。优化

实验设计可以模拟处于更加复杂环境下的喷流的形态，例如 Hartigan等人
[82]
在实验装置内

加入一团聚苯乙烯来模拟高密度云，实验中产生的喷流发生偏折，这模拟了 HH110在周围一
团高密度暗云相互作用下改变了方向的现象。

2009年，Gregory等人
[13]
设计了另一个产生喷流的实验方案，即两个铝片成 140◦ 张角

排列，两束激光脉冲同时辐照铝片，产生的等离子体流相互碰撞，导致横向运动停滞，纵向

运动则加强，进而加热等离子体并产生纵向的超音速喷流。当腔内注入压强为 5 × 1011 Pa的
氮气时，可模拟天体物理环境的压强和密度比。所产生的喷流在 Reyonold数、Pelect数和马
赫数等方面都接近或等于原初恒星的喷流，但是这里所产生的喷流不呈圆柱对称，与天体环

境中的情况有所不同
[13]
。

发射式喷流的实验一般在磁力箍缩装置上完成。2005年，Lebedev等人
[12]
在 MAGPIE

上生成喷流，如图 4所示：(a)实验中金属丝呈辐射型排列于电极之间，强度为 1 MA，持续时
间 240 ns的电流脉冲加载到金属丝上。金属丝因电阻发热而被加热成外层为高温等离子体、
内芯为较冷金属芯的状态。(b)产生的等离子体在 J × B作用力下加速带走，金属芯成为持续
的等离子体提供源。产生的等离子体聚集金属丝阵列上方。(c)靠近电极的被烧灼的金属丝形
成一个腔体。(d)最后在压力和环形磁场的作用下形成磁塔状的喷流。在此实验中得到的喷流
参数分别为马赫数 M ≈ 3 ∼ 5,Re > 104，Pe ≈ 5 ∼ 20

[12]
。

实验中金属丝的材质和排列的阵列是可以改变的，从而制造出更加多样化的喷流，如
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图 3 Foster等人在 Omega激光器上实现的高马赫数喷流实验
[11]

(a)为实验装置图解，(b)为实验图像 (上)和数值模拟 (下)的对比。

图 4 Lebedev等人在MAGPIE上生成喷流实验过程的图解
[12]
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Lebedev等人在 2002年做的实验就是将金属丝呈锥形排列
[81]
。如果用像钨这样比较重的金

属元素，喷流的辐射冷却作用会更加有效，使得喷流的准直性和马赫数增高
[81]
。同样可以在

实验中增加其他影响因素，模拟一些更加复杂的天文现象，比如在产生的喷流侧面加上等离

子体流来模拟伴星的星风，可以观测到被迫转向的喷流
[83]
。

2011年，Suzuki-Vidal等人
[14]
在MAGPIE装置上通过 1.4 MA、持续时间为 250 ns的脉

冲电流完成了类似的实验，此实验将前面实验中的金属丝换成金属片。图 5(a)展示了金属片
的摆放位置，(b)与 (c)所示为 430 ns时喷流分别在真空中与氮气中电子密度沿视向积分后的
强度分布。可见在真空中喷流清晰可见，有很好的准直性。当注入氮气时，在产生与真空中

相似的喷流的同时，在末端产生了两个显著的激波结构：第一个激波形成于金属片相应的上

方，呈圆锥状；第二个激波位于喷流的顶端，呈半球状，很像天文观测中的弓状激波
[14]
。

图 5 Suzuki-Vidal等人
[14]
在MAGPIE生成器上的实验

(a)实验设置；(b)和 (c)430 ns时喷流分别在真空中与氮气中电子密度沿视向积分后的强度分布。

两个系统之间能否建立 Euler相似率 (见附录)取决于两个系统的耗散过程是否足以被考
虑。在理想磁流体系统之间建立 Euler相似映射，要求系统的欧姆耗散作用可以忽略，即磁
Reynolds数 ReM ≥ 10

[121]
；因为 ReM 数越大，欧姆耗散过程所起的作用越小。ReM =

sL∗

DM
(DM

为磁场的散度，s为介质的声速，L∗ 为实验室中的特征尺度)，天体环境虽然温度很低，但是
因为空间尺度非常大导致非常大的 ReM值，如温度为 0.1 eV时，ReM ≈ 1015。2005年 Lebedev
的实验中 ReM ≈ 10

[12]
，可以忽略欧姆耗散过程，但要模拟更加接近天体物理环境中的喷流则

需更高磁 Reynolds数的磁流体。NIF能够实现的 ReM 数可达到 104 [28]
，在这样的实验条件下

产生的喷流具有前所未有的高马赫数，更接近天文环境。

2.3 光致电离等离子体

光致电离等离子体普遍存在于天体物理环境中，主要分布于强辐射源周围，例如

行星状星云、HII 区、X 射线双星和活动星系核周围的星云等。通过分析光致电离气
体的光谱，主要是 X 射线波段的光谱，可以得到其温度、密度、运动速度及辐射源的
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性质等。例如分析双星系统中致密天体周围的吸积盘的 X 射线连续谱和伴星星风与
表面气体的荧光 X 射线，可以获得致密天体的物理性质。天文学通过研究弥散于强辐
射源周围的非局部热动平衡气体的原子物理过程来进行光致电离 X 射线方面的研究，
其中这些强辐射源的平均辐射温度可达 1 keV

[15]
。针对光致电离等离子体提出的理论

模型包括 GALAXY
[84–86]
、NIPM

[86, 87]
、FLYCHK

[88]
、CLOUDY

[89, 90]
、XSTAR

[91–93]
、TITAN

[94, 95]
和

PhiCRE
[96, 97]
等。

这些理论方法各有特点，但是处理的基本思路类似，下面以 PhiCRE为例，对基本处理
方法进行简单介绍。光致电离等离子体的原子物理过程主要是由辐射过程决定的，处于光致

电离碰撞平衡的状态 (简称为 ΦCRE)。在 ΦCRE等离子体中，电离状态 ζ 与相邻两个电离态

ζ − 1和 ζ + 1在光致电离、碰撞电离、双体复合和三体复合等过程作用下达到平衡
[96, 97]
。由于

光电离截面与原子的主量子数的三次方成反比，那么 K层电子有最大的光致电离截面，L层
电子次之，M层及以上电子截面较小可以不考虑。为了简化模型可以做出以下假设：(1)考虑
到自发跃迁系数很大，假设离子都处于基态；(2)假设等离子体是光学薄的，不考虑辐射的再
吸收；(3)由于等离子体的温度很低 (约几十 eV)，可以忽略碰撞电离和三体复合，只考虑光致
电离和双体复合。这样通过求解速率方程可以得到各电离态分布随时间的变化。

对光致电离等离子体的实验模拟，需要构造强辐射源与低温低密度等离子体，近年来在

大型实验装置发展的推动下，人们利用大功率激光器
[15, 98]
和磁力箍缩装置

[27]
对天体物理相

关的光致电离等离子体开展了一些探索性研究。

2009年 Fujioka等人
[15]
利用大阪 Gekko XII激光器，开展了光致电离等离子体的研究，

如图 6所示。实验中硅片被一束红外脉冲激光预加热，产生缓慢膨胀的等离子体用来模拟被
辐照的低密度星风物质；与硅片相距 1.2 mm处一个半径为 (505 ± 5)µm、厚为 (6.4 ± 0.1) µm
的塑料球壳在 (1.2 ± 0.1) ns内，被 12束激光携带大约为 (4 ± 0.2) kJ的总能量照射，产生持
续时间大约为 (160 ± 20) ps，辐射温度为 500 eV的类黑体辐射，用来模拟强辐射源。一个钽
薄片被置于辐射源与硅等离子体之间，辐射源的光子通过一个 100 µm×400 µm的狭缝，照
射在硅表面，从而可以计算出光电离参数。实验研究了低密度硅等离子体在强辐射作用下，

所产生的光致电离等离子体的物理性质。硅等离子体的温度大约为 26 ∼ 29 eV，密度大约为
(0.5 ∼ 1.0) × 1020 cm−3 。为了确保得到的实验结果是可信的，对辐射源和被照射的两个等离

子体分别做了独立的实验测量，然后再将两部分联合进行实验。通过对比发现只有在预加热

激光和 12束激光同时作用的情况下才能测到硅的高阶电离状态的发射线。这说明实验测到
的光谱是光致电离等离子体的发射谱，而不是碰撞等离子体的光谱，实验结果如图 7所示。

根据激光的情况可以得到输入长脉冲的强度，如图 7(a)中的绿线，通过理论模拟
[99]
可

以得到等离子体的平均电离度 (红线)和等离子体温度 (蓝色虚线)随时间的演化。等离子体
温度的最大值为 36 eV，平均值与测量值相符合。平均电离度达到最大之后在辐射脉冲峰值
过后而降低，表征了等离子体的离化–复合过程。理论模型得到的光谱与实验光谱基本符合，
如图 7(b)；但能量为 1855 eV 处的峰值在理论光谱中没有出现，虽然有后续工作进行了探
讨

[100, 101]
，但还需要进一步研究。
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图 6 Fujioka实验的示意图
[15]

图 7 (a) Fujioka 实验中辐射强度 (绿色)，平均电离态 (蓝色) 和电子温度 (红色) 随时间的变化的模拟
值

[99]
；(b) Fujioka实验中光谱的实验值和模拟值的比较

[99]

天体物理中一般用电离参数 ξ =
L

ner2 (单位 J·cm·s−1)来衡量等离子体的光电离程度，其

中 L为辐射源的光度，ne 为电子密度，r为辐射源与等离子体的距离。ξ的值越大代表等离子

体的辐射过程越占优。通过紫外和 X射线卫星观测到天体物理环境中光致电离参数范围是
ξ = 10−6 ∼ 10−3 J·cm·s−1 [29]

。Fujioka等人的实验中 ξ的最大值为 5.9×10−7 J·cm·s−1，在“Z”装
置上做的氖的光致电离实验中测得 ξ的值达到 5×10−6 J·cm·s−1 [28]

。在 NIF的实验条件下，ξ的
值可达到 10−4，与天体物理环境相似；在这样极端的条件下 NIF能够将铁元素的 K层电子电
离。这使得在以后的实验中能够得到更接近天文观测的数据来检验光致电离的理论和模型，

增进对致密天体的吸积盘及其周围环境的物理认识。
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2.4 恒星的不透明度

恒星内部不透明度在恒星演化过程中起着重要的作用，因为其影响着恒星内部能量向外

部的辐射转移过程，进而影响着恒星的结构与演化。虽然占恒星大部分质量的元素是氢和氦，

但是重元素对不透明度的贡献是非常重要的；然而由于原子结构复杂，它们的不透明度的计

算极其复杂。

大功率激光器可以用来测量元素的不透明度。1992年 Da Silva
[102]
和 Springer

[103]
在 Nova

激光器上完成了铁的不透明度测量实验。实验装置如图 8(a)所示，第一束波长为 0.53 µm的
激光辐照在一片 250 nm厚的金箔上，产生持续时间为 1 ns能量为 3.3 kJ脉冲。产生的 X射
线将一块 20 nm的铁样本离化为温度为 20 eV，密度为 5 × 10−3 g/cm3 的等离子体。为了测得

不透明度，需要背景光。第二束波长 0.53 µm，2 ns的脉冲激光照射到另一片金箔上，产生
的 X射线作为背景光穿过样本，吸收谱被远紫外光谱仪记录下来。测量到的吸收谱有一个以
70 eV为中心的吸收特征。在这个实验的标定下，OPAL改进了理论模型，考虑了中间态耦合
对不透明度的贡献，大幅提高了不透明度的数值，将新的不透明度数值应用到造父变星的模

型之中，得到的脉动周期与观测值的符合程度大幅提高，如图 8(b)所示。图 8(b)中上方虚线
为利用未考虑超精细结构的旧的不透明度数据得到的结果，下方实线为利用新的不透明度数

据得到的结果。通过比较可见，新的不透明度数据得到的结果与观测值 (图中圆点) 吻合得
很好。

图 8 (a) Da Silva的实验装置的图解
[102]
；(b)新的 OPAL的不透明度应用到造父变星周期计算后与观测值

的比较
[16]
。

测量不透明度的实验难度随着元素原子序数的升高而增加，这是因为需要更多的能量将

样本等离子体化，此外对背景光的要求也相应提高，需要比离化后样本的自发光更亮。NIF
所能达到的实验条件，可以进行温度高于 200 eV的样本的不透明度测量。这使得进行接近恒
星的中心区域不透明度的实验测量成为可能，进而增进对恒星结构和演化的认识。

2.5 天体磁场的重联现象

磁重联过程是指方向相反的磁力线相互靠近而发生的磁力线重新连接的过程，这个重联
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过程将磁能快速地转化为等离子体的热能和动能，并以辐射和物质流的方式释放出去。磁重

联现象被认为在太阳耀斑、恒星形成和其他一些天体物理事件，以及激光生成的等离子体喷

流和核聚变等离子体的一些不稳定性等物理现象中起着重要的作用。虽然实验室条件和天体

物理环境在尺度上有巨大差异，但是依靠前面所提到的 Euler相似性可以将实验现象类比到
天文现象中。

2010年，仲佳勇等人
[22]
在上海神光 II激光器完成了磁重联实验，很好地模拟了Mesuda

等人
[104]
在太阳耀斑中观测到的环顶 X 射线源 (实验设置如图 9)。实验中所用的靶由一片

1600 µm×500 µm，厚度为 50∼100 µm的铝片，和铝片下面 1600 µm×250 µm，厚度为 150 µm
的铜片组成。神光 II激光器有 8路波长为 351 nm的光束，分别打到铝片正反两面而形成 4个
焦斑，靶面上的磁场可达 100 T。太阳耀斑中的环顶 X射线源与实验结果如图 10。图 10(a)为
利用磁重联模型解释太阳耀斑中环顶 X射线源的示意图，两个逆向的磁场 B1和 B2在交界
处发生重联；同时在上下两个方向形成喷流，与太阳耀斑作用，在环顶处形成 X射线源。图
10(b)为针孔相机拍摄到的铝靶正面的图像。靶面上焦斑周围形成两个很强的环形磁场，磁场
在交界处产生重联，形成上下两个方向的喷流，并在下方与铜靶相互作用而形成了一个亮斑，

类似太阳耀斑中的环顶 X射线源。图 10(c)除了可以看到铜靶上明显的 X射线源之外，还可
以看见一个向上的喷流，并且由于两个磁场的大小不完全相等使得喷流方向发生了偏转。实

验、太阳耀斑及经过 Euler相似性对应处理后太阳耀斑等离子体的各参量数值的比较见表 2，
经过 Euler相似率 (见附录)转化之后的太阳耀斑的各参量的值与实验中等离子体的各参量的
值非常接近，这说明实验中的磁流体过程和太阳耀斑中的相应过程是类似的。

图 9 仲佳勇等人的实验装置的图解
[22]
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图 10 (a)太阳耀斑中的环顶 X射线源的磁重联模型解释；(b)、(c)仲佳勇等人实验中由 X射线针孔相机拍
到的环顶 X射线源与重联喷流

[22]

表 2 实验与太阳耀斑中等离子体的各参量比较
[22]

参量 太阳耀斑 太阳耀斑 (Euler转化) 实验

长度/cm 约 109 ∼ 1010 约 10−2 ∼ 10−1 约 10−1

持续时间/s 约 100 ∼ 1000 约 10−10 ∼ 10−9 约 10−9

压强/Pa 约 0.001 ∼ 10 约 107 ∼ 1011 约 107

密度/cm−3 约 109 ∼ 1010 约 1019 ∼ 1021 约 1019 ∼ 1021

速度/km·s−1 约 10 ∼ 100 约 100 ∼ 1000 约 100
磁场/T 约 0.001 ∼ 0.01 约 100 ∼ 1000 约 100

此外，中国科技大学的张寿彪等人以其线性磁化等离子体装置为基础，开展了相关的研

究工作
[105]
；2011年他们

[106, 107]
利用上述装置验证了重联电流与通行粒子的依赖关系。

2.6 行星内部结构

对土星、木星等类木巨行星的内部结构的研究是天文学中一个重要的研究领域。随着对

宇宙探测的深入，越来越多类似的，甚至更大的行星被发现，发展和完善现有的行星结构模

型对研究行星形成演化等有着重要意义。这些类木行星由于自身巨大的质量，在中心区域压

力极大。物质在如此巨大的压力作用下的压缩率决定了这些行星的内部结构。在实验室中，
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物质的压缩率由沿等熵线的状态方程 (EOS)决定。但是物质在巨行星中心高压高密度环境下
的状态方程和其他物理特性是不确定的。巨行星的特征等熵线表明其中心的等离子体是高度

耦合和简并的
[108]
，即巨行星的内部结构和温度、密度的变化趋势由在高温高压 (一些超级类

木行星中心可达到 P ≈ 1014 Pa，T ≈ 105 K)下高度简并耦合的等离子体的状态方程决定，而
人们对这样复杂的状态方程知之甚少。

对于木星和土星这样的类木巨行星，氢随高压等熵线的压缩率和当氢转化为金属态后的

特性是其内部结构研究的中心课题
[109]
，需要实验对氢在高压下的状态方程和导电率等物理

特性的测量。对于天王星和海王星这样的行星，理论认为在岩石核和气态大气之间是水、氨

和甲烷的混合物，这些物质呈致密的液态，因此习惯上称之为“冰”，所以天王星和海王星

也被称为巨冰行星
[110, 111]

。现有的观测显示这些巨冰行星的一些特性，如重力运动、大气组

成和磁场都受冰层特性和状态的影响。对于天王星和海王星磁场的起源，现有的研究也是不

确定的。建立可靠的磁场起源模型需要通过实验来确定水、氨和甲烷这些化合物在压强大于

100 GPa时的导电率。

人们在这方面做出了一系列工作，如研究激波驱动的 D2 压强达到 1014 Pa时状态方程的
实验。图 11给出了不同实验的比较。这些实验是在不同设备上完成的，有气体枪

[112]
、磁力箍

缩装置
[113]
、球对称托克马克

[114–116]
和 Nova激光器

[117]
。上述 4个实验只有 Nova激光器实验中

D2 的压缩率是直接测量得出，其他实验的结果都是与其他元素的状态方程相比较得出的。但

是 Nova实验的结果与其他 3个差别很大，产生上述差距的原因仍然不明
[29]
。也有实验研究

了与海王星内部结构相关的高压环境中水的状态方程和电导率
[25, 118–120]

。

图 11 在不同装置上所做的实验得到的 D2 状态方程的比较
[24]

利用 NIF可以得到更接近类木巨行星和超级类地行星内部高温高压的实验环境。这使得
测量上述状态下氢、氦和它们的混合物的状态方程成为可能。并且 NIF也能够测量水、氨和
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甲烷等的“冰”态化合物，硅化物和铁及其合金的状态方程。除此之外，NIF还能进行一些新
类型的实验，研究类地行星在形成和演化过程中的撞击过程，比如模拟在碰撞过程中物质在

冲击作用下的液化和蒸发的实验。

3 总结和展望

在实验室天体物理发展的这几十年里，针对天体物理领域的问题，人们借助最新的实验

手段，与原子物理、等离子体物理、(磁)流体物理领域相交叉，取得了令人振奋的进展，加深
了人们对天体物理现象的认识，成为天体物理研究的第三种途径。模拟更多天体物理现象并

使实验条件更接近天体物理的极端条件，需建设更加强大的实验装置。已经投入使用或升级

在建的新一代大功率实验装置包括 NIF(劳伦斯利弗莫尔国家实验室，美国)和 LMJ(CEA，法
国)，它们能够在一次脉冲时间内释放大约 2 MJ的能量；“Z”装置升级之后的“ZR”装置 (桑
迪亚，美国)，这个装置可以在一次放电中释放 2 MJ的 X射线；我国正在建设的神光 III激光
器，2015年建设全部完工后，将成为一台有 48路输出光，输出能量达 400 kJ的大功率长脉冲
激光器，届时神光 III将成为继 NIF和 LMJ之后世界第三的大功率激光器。利用这些实验装
置，将帮助我们对天体物理中的现象和物理过程加深了解，从而推进天体物理研究的发展。

表 3 NIF可达到的极端的实验环境 [28]

密度 中子密度 压强 温度 辐射温度

约 193 g·cm−3 1026 cm−3 1011 atm 108 K 196 K

美国国家点火装置 (NIF)是现今世界上建成的最大的激光器，能够在纳秒尺度将 192束
激光聚集到靶上，释放高达 2 MJ的能量。其所能达到的实验条件如表 3

[28]
所述。在这样极端

的物理条件下，不仅可以推进已有研究进入新的发展阶段 (见第 2章)，而且还可以为实验室
天体物理拓展新的研究领域。

(1)模拟天文环境中星际物质从等离子体到尘埃进而到有机分子的演化过程
[28]
，这个过

程的研究对增进星际尘埃的形成，进而对行星和生命形成的认识有着重要意义。理论认为恒

星喷出温度极高的等离子体流，这些等离子体先膨胀后冷却，逐渐凝结成尘埃颗粒。部分颗

粒表面会被冰层覆盖，当其暴露在 keV甚至 GeV量级的高能辐射场中会发生化学反应和结
构变化，可能产生有机分子，进而演化出生命。在 NIF等新一代大激光器的实验条件下，将
有可能在实验中模拟上述过程，需将目标靶体放于靶腔中心，在大功率激光照射下产生类似

恒星周围的等离子体喷流，然后尘埃从等离子体中冷凝出来，经过足够强的辐射场和足够长

的距离进行充分的反应。NIF能够产生上述等离子体喷流和引起尘埃产生上述反应的强辐射
场，NIF的靶腔半径达到 5 m，中心反应物质到达腔壁的时间约为 10−14 ∼ 10−3 s，比尘埃从等
离子体中凝结出来所需要的时间 10∼100 ns长得多，尘埃在腔中有足够长的时间发生化学反
应和结构变化；并且 NIF可以搭载足够完备的诊断设备。这些条件使得在实验室内研究星际
尘埃的演化成为可能。
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(2)模拟双星吸积物质撞到恒星表面时逆向辐射激波的作用。在双星系统中，当主星吸积
的物质撞到主星表面，会形成逆向的辐射性的激波，这个逆向的波与下落的物质作用在某处

达成一个平衡，例如理论认为白矮星可以在离其表面大约 1000 km处达到这个平衡。要在实
验室内验证这个理论，需要持续时间足够长的高速等离子体流，并且使其碰撞到模拟主星的

障碍物上。这要求在数 ns时间内释放几百 kJ的能量，而这正是 NIF等新一代实验装置可以
做到的。

(3)宇宙线加速机制的研究。对于宇宙高能射线的加速机制及其相关的磁场产生问题，
实验室天体物理提供了另一种研究方式，NIF可以制造出磁 Reynolds数高达 10 000的磁流
体，这样的磁流体能够持续足够长时间尺度 (≈10 µs)，演化到高度非线性阶段，从而研究在
Biermann“电池”过程中磁场的产生机制。理论和数值模拟都认为超新星爆发中的激波加速
可以产生高能宇宙射线。在宇宙射线的加速过程中非谐振的增益、激波前端的跳变和周围辐

射场都起着重要作用，新一代实验装置可以满足研究这些过程所需要的极端实验条件。

总之，超大型激光器的建成和磁力箍缩等设备的升级改造，以及高能量密度实验室天体

物理的发展，将为探索相关天体物理问题提供更为有力的实验手段和理论支持。
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附录 A Euler相似性 (Euler Similarity)

Euler相似性基于理想磁流体近似：

∂ρ

∂t
+ ∇ · ρυ = 0 , (1)

ρ

(
∂υ

∂t
+ υ · ∇υ

)
= −∇p − 1

4π
B × ∇ × B , (2)

∂B
∂t

= ∇ × υ × B , (3)

此处 υ、ρ、p和 B分别是速度、密度、压强和磁场。如果假设流体中的热力学过程是多方过
程，则方程 (1)可被表达成

∂p
∂t

+ υ · ∇p = −γp∇ · υ , (4)

其中 γ 是绝热系数，对于全电离的非相对论气体 γ = 5/3，对于压强由辐射占主导的气体
γ = 4/3，对于双原子分子气体 γ = 7/5。方程 (4)表示在流体中没有耗散过程，流体的熵是守
恒的。方程组中各参量的空间分布的初始值可表达为：

ρ(t=0) = ρ∗ f
( r

L∗

)
, p(t=0) = p∗g

( r
L∗

)
, (5)

υ(t=0) = υ∗h
( r

L∗

)
, B(t=0) = B∗k

( r
L∗

)
, (6)
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此处 L∗ 是一个特征空间尺度；f、g、h和 k都是球状坐标下的无量纲单位方程，它们决定着
空间分布的初始几何形状；L∗、ρ∗、p∗、υ∗ 和 B∗ 是五个有量纲的参量，它们决定了各参量初

始值的大小，星号表示对应着一个特征方向。引入新的无量纲变量：

r̃ =
r

L∗
, t̃ =

t
L∗

√
p∗

ρ∗
, (7)

ρ̃ =
ρ

ρ∗
, p̃ =

p
p∗

, (8)

υ̃ = υ

√
ρ∗

p∗
, B̃ =

B√
p∗

, (9)

则初始值可表达为：

ρ̃(t̃=0) = f (r̃) , p̃(t̃=0) = g(r̃) , (10)

υ̃(t̃=0) = υ∗
√
ρ∗

p∗
h(r̃) , B̃(t̃=0) =

B∗√
p∗

k(r̃) . (11)

引入另外两个无量纲参量：

υ∗
√
ρ∗

p∗
= inv , (12)

B∗√
p∗

= inv , (13)

其中公式 (12)为 Euler数，inv代表常数。如果上述无量纲函数 f、g、h、k形式相同，且公式
(12)、(13)守恒，则两个系统的无量纲初始值是恒等的。也就是说对任意两个流体动力学体
系，如果这两个参量是不变量，并且初始状态的几何结构是相似的 (即 f、g、h、k相同)，就
能得到相同的无量纲方程组和初始值，即这两个系统在限定范围内的演化过程是相等的。如

果天体环境和实验环境的参数存在如下关系，则在计算中系数 a，b，c是可以被消掉的。

hSN → ahlab , ρSN → bρlab , (14)

pSN → cplab , τSN → a(b/c)1/2τlab , (15)

h、ρ、p和 τ对应着特征空间尺度、密度、压强和时间尺度，下标 SN代表超新星，lab代表实
验室，任何在实验中观测到的现象皆可以直接通过上述关系映射到超新星事件中

[30]
。

对于 L∗、ρ∗、p∗、υ∗ 和 B∗ 这 5个值只有公式 (12)和 (13)两个约束条件。在已知天体物
理环境中各个参量的值之后，实验室中可以先确定特征速度和磁场强度所能达到的量级，然

后通过调整 L∗、ρ∗ 和 p∗ 三个参量的值来得到一个能够与天体物理中系统相映射的系统。当

然，也可以在已知实验室中各参量的值之后，反推到天体物理尺度。由于两个系统在一些参

量上相差太大，不可能得到完全相同的结果，但是一些实验通过 Euler相似性映射之后得到
了与天体物理环境非常相近的结果。例如表 2给出了在模拟天体磁场重联的实验中，等离子
体的各参量实验值与映射之后得到的太阳耀斑的值的比较，两个系统中各参量的值非常相
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近，可以认为实验很好地模拟了观测。另外特别需要指出的是 Euler相似性不仅适用于方程
(2)、(3)、(4)所组成的 Euler方程组有平滑解的情况，并且也适用于解为激波的情况

[121]
。Euler

相似性在当系统演化到高度非线性阶段之后仍然适用，但是当耗散过程开始变得显著之后，

这个关系就不再适用
[30]
。对于 Rayleigh-Taylor不稳定性，Euler相似性可以描述非线性不稳

定性在小尺度湍流出现之前不必考虑湍流粘滞作用的早期阶段的演化。湍流结构的出现与

各系统的 Reynold数有关
[30]
，只要这两个系统耗散结构的尺度仍然都不值得考虑，便可认为

Euler相似性仍然适用 (具体关系和推导见参考文献 [30])，同样也可以得到一个对 Peclet数的
限制。例如表 1中虽然两个系统的 Reynolds数和 Peclet数都相差几个量级，但是两个系统的
Reynolds数和 Peclet数都非常大，每个系统的粘滞作用和热传导作用都可以忽略，不会出现
显著的湍流，因此两个系统可以建立起映射关系。也有一系列相关实验研究 Euler相似性的
适用范围问题

[122–124]
。
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Some Recent Progress in the Field of High Energy Density
Laboratory Astrophysics

HAN Bo, WANG Fei-lu, ZHAO Gang

(Key Laboratory of Optical Astronomy, National Astronomical Observatories, Chinese Academy of Science, Beijing

100012, China)

Abstract: Laboratory astrophysics is one of the youngest branches of astrophysics. Its name was

coined about 30 years ago. It is successful because the physical laws we discover on Earth should

work everywhere. We use laboratory experiments to expand our understanding of physical processes

and then apply these results to the processes throughout the Universe.

High energy density laboratory astrophysics (HEDLA) allows a depth study and comparison of

the measurements produced by laboratory Z-pinches and lasers. In this paper, we review the recent

progress in several fields of HEDLA, such as the supernova explosion, stellar jets, photoionized

plasmas, stellar opacity and equation of state (EOS) and solar magnetic reconnection. In some cases

laboratory experiments can reproduce similar physics. For example, the charged plasmas can be

created in the laboratory to study the interactions among photons, electrons and ions that occur in

the stars, the solar corona and the X-ray binaries. In other cases, we need some scales to study

the processes behind the astrophysical phenomena by the experiments. For example, the evolution

of a laboratory plasma jet, with typical spatial scales of a few mm and characteristic timescales of

hundreds of ns, can be a scaled version of large-scale jets from young stars (typically thousands of

astronomical units in length and evolving in timescales of many years). In order for this scaling to

be valid, both the laboratory and astrophysical jets must have similar dimensionless parameters such

as the Mach number, Reynolds number, and Peclet number.

HEDLA is being paced by large experiments such as NIF, LMJ, and Shenguang lasers. New

experimental techniques, improved simulations codes, and experimental diagnostics provide the

ground-based testing which benefits our understanding of the Universe. The most powerful laser

project is the National Ignition Facility (NIF), in which 196 laser beams deliver nearly 2 megajoules

to a millimeter sized target, reproducing the plasma temperatures within stars. The updated experi-

mental power makes HEDLA promising to explore more in the Universe and contribute more to the

understanding of the astrophysical objects and processes.

Key words: high energy density laboratory astrophysics; laser; opacity; supernova; jet


	1 引 言
	2 主要研究内容
	2.1 超新星爆发
	2.2 天体喷流
	2.3 光致电离等离子体
	2.4 恒星的不透明度
	2.5 天体磁场的重联现象
	2.6 行星内部结构

	3 总结和展望
	附录 A Euler 相似性 (Euler Similarity)

