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§10 类星体吸收线 
 

    类星体光谱中有许多吸收线。早在类星体发现后不久的 1965 年人们就在类

星体光谱中探测到吸收线。1966 年，三个类星体，即 QSO 1116+12，PHL 938

和 3C 191 被正式公布探测到了吸收线。这三个类星体的吸收线的红移 za都略小

于对应的类星体发射线红移 zem。因此，它们被认为是类星体本身的吸收物质产

生的内禀吸收线。 

    随后的大量观测资料表明，吸收线的情况非常复杂。在许多高红移类星体光

谱中证认了吸收线系统，其红移远小于类星体发射线红移。在某些高红移类星体

光谱中探测到多个吸收线系统，这就是所谓“多重红移”现象。与类星体红移论

争一样，如何解释吸收线的起源也引发了一场长时期的争论。争论的焦点是吸收

线起源于与类星体连系在一起的吸收物质还是界于类星体和观测者之间的(因而

与类星体并无直接联系的)插入天体。 

   类星体吸收线中，一小部分吸收系统的 za≈zem;大部分吸收系统的 za< zem。 一

般认为，za < zem的吸收系统是插入天体产生的。 

    支持这种看法的证据有： 

    1．能量问题。 

    如果这些吸收系统不是插入天体而是类星体抛出的气体云产生的，则可以从

za和 zem算出抛射速度 v: 
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`例如，QSO 1331+170 的 zem= 2.081，其中一个吸收系统的 za= 0.744，从上式算

出抛射速度超过 0.5c。当然，还有更极端的情况。 

    从吸收体的柱密度和吸收体的尺度可以估计吸收体的质量。吸收体的柱密度

一般在 1012 - 1022 cm-2 , 尺度虽不确定，但至少有 101 kpc。假定柱密度为 1022 

cm-2，吸收体为球状，尺度为 10 kpc，质量将超过 109M⊙。 

这样的吸收体如果以 0.5c 的速度被抛出，其动能将大于 1062 尔格。需要注

意的是，许多类星体光谱中不止一个吸收系统。很难想象类星体能有如此巨大的

能量。 

2．与星系的关系。 

从直接照相可以得到类星体周围星场里星系的分布。统计研究表明，吸收系

统中的所谓“重元素系统”(详见§10.5)明显地与星系相关，这意味着吸收体可

能与星系连系在一起。 

特别是，在(天球上)离类星体很近的地方找到一些星系，其红移很接近重元
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素系统的红移。例如，类星体 PKS 2128-12 的 zem= 0.500，它有一个重元素吸收

系统，其 za= 0.4299. 在它附近发现了一个星系，其红移为 0.430. 从星系和类星

体的角距离可以估计此星系中心到类星体视线方向的垂直距离大约为 64 kpc. 另

一 zem= 1.165 的类星体 PKS 1327-206 有一重元素吸收系统，其 za= 0.0179, 而类

星体附近红移为0.0180的星系到类星体视线方向的垂直距离仅为20 kpc. 类似的

例子还很多。 

从对星系的研究可以估计星系的吸收截面，结果表明，吸收截面很大，其半

径达几十 kpc 以上。在上面的情况，到类星体的视线完全可能穿过星系。由于星

系的红移与重元素系统吸收体的红移相同，因此，毫无疑问，该重元素吸收系统

就是星系的盘或晕中的气体产生的。 

    3．赖曼α 森林(Lyman α  forest) 

    赖曼α 森林是很特殊的吸收系统(详见§10.3)。它们的统计性质表明，吸收

体的红移是宇宙学起源。 

    还可列出一些证据。随着吸收线研究的深入和红移论争的结束，关于吸收线

起源的争论也告结束。今天我们知道，类星体吸收线中 za≈zem 的吸收系统是内

禀的;而 za < zem 的吸收系统则是插入天体产生的。 

    类星体吸收线的研究具有重要意义。一方面，对内禀吸收线的研究有助于我

们了解类星体的结构和其上发生的物理过程。另一方面，类星体是迄今为止观测

到的离我们最遥远的天体，对插入天体产生的吸收线的研究使我们能够了解广阔

时空范围内的物质和运动，有助于了解星系的形成和演化以及宇宙大尺度结构

等，因而具有重要的宇宙学意义。 

    研究类星体吸收线非常困难。一方面，吸收线常很弱，有时会混合，因此，

要得到高分辨率、高信噪比光谱就必须使用大口径光学望远镜。另一方面，由于

观测窗口的限制，需要使用空间设备。现在，包括 Keck 望远镜在内的最强大的

地面望远镜和哈勃空间望远镜(HST)都把研究类星体吸收线作为它们的主要科学

目标。 

    本章第一节简要介绍吸收线光谱分析。熟悉这方面内容的读者可以不读。随

后介绍各种吸收线。 

 

§10.1 吸收线光谱分析的一般原理 
 

吸收线光谱分析的目的是了解吸收体的物态和化学组成。描述线心波长为

λ 0
’ 的吸收线的特征可用等值宽度和谱线轮廓。通过测量等值宽度和对轮廓的分

析可以得到物态和化学组成的信息。 

§10.1.1 等值宽度  
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等值宽度 W 定义为： 

      W = ∫
λ

λλ

c

c

F
FF −

dλ = ∫ (1- e
-τ λ  )dλ  ,               (10.1) 

式中 λF 为波长λ处的辐射流， cFλ 为对应的连续光谱辐射流，τ λ 为吸收体的光

深。(10.1)式的积分沿整条谱线进行，理论上可推至(-∞，+∞ )。(10.1)式中的辐

射流 λF 也可用辐射强度 I λ代替。从图 10.1 可以看出，等值宽度实际上是连续背

景取为 1 时的总吸收。 

 

 
图 10.1 等值宽度。下图的纵坐标 λr = λF /

cFλ 。 

 
(10.1)式定义的 W 具有长度量纲，其单位常取为 Å，一般表为 W λ。(10.1)

式中的 λF 也可改用 νF ，由此定义的等值宽度具有频率量纲，记为 Wν . 通常,W λ

和 Wν 都是小量，两者之间的关系为： 

 
λ
λW  = 

ν
νW                                               (10.2) 

本书只用 W λ，并略去下标，记为 W。 

需要指出的是，产生类星体吸收线的吸收体常具有很大红移 za，观测到的谱

线线心波长λ 0’ 并不等于其静止波长λ 0 : λ 0’=λ 0 ( 1+za ). 从(10.1)式可知，观测

得到的等值寛度 Wobs 也就不等于静止坐标系里的等值宽度 Wrest ，二者之间的

关系为： 

      Wobs = (1 + za) Wrest  ,                                (10.3) 

§10.1.2 谱线轮廓 
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光深τ (λ )取决于吸收原子总数和吸收系数σ (λ )： 

      τ (λ ) = ∫ n(l)σ (λ )dl  ,                           (10.4) 

其中，n(l)为低能级吸收原子的数密度(cm-3), 积分沿吸收路径进行。如果σ (λ )

与路径无关，(10.4)式变为： 
          τ (λ ) = Nσ (λ )  ,                                  (10.5) 

N = ∫n(l)dl 为低能级吸收原子的柱密度。 

吸收系数σ (λ )的具体形式取决于加宽机制。在研究类星体吸收线时通常只

考虑阻尼和多普勒加宽，因此，谱线具有 Voigt 轮廓。此时， 

          σ （λ）= 
cm

e

e

2π
b
f 0λ H(a,x) ,                          (10.6) 

其中，f 为振子强度，b 为多普勒参数， 

b=
pm

kT
µ
2  ,                                       (10.7) 

(T 为气体温度，µ为平均分子量)，而 H(a,x) 为 Voigt 函数： 

          H(a,x) = 2/3π
a
∫
∞

∞−

−

+− 22)(

2

ayx
dye y

  ,                      (10.8) 

这里，a = iγ / 0λ∆ , x = ( 0λλ − )/ 0λ∆ , iγ 为该线的阻尼常数, 0λ∆ = 0λ b/c 为多普

勒宽度。 

 

图 10.2 Lyα 的理论生长曲线。已标出线性部分(linear)，水平部分(flat)和阻尼部分

(damped)。b 是一个参数，这里列了三个值。 
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对于 Voigt 轮廓，最重要的参数莫过于 b 了。实际上，b 是一个可直接测量

量： b = FWHM/2 2ln , FWHM 为谱线的全半宽。由观测定出谱线的 FWHM 后

就可确定吸收体的温度。当然，如果微湍流也是谱线加宽因素，此时(10.7)应改

为 b=(2kT/µ mp+vt
2)1/2, vt 为湍流速度，由 FWHM 求出的就是温度的上限。 

§10.1.3 柱密度 

    由(10.1), (10.5), (10.6), (10.8)式可以推出一个联系谱线等值宽度 W 和吸收原

子柱密度 N 的公式，即生长曲线。利用生长曲线，从观测得到的 W 可算出 N。

图 10.2 是生长曲线的一个例子。 

    从图 10.2 可以看出，生长曲线大体上可分为三段：数密度 N 较小时，W 随

log N 线性增长(称为生长曲线的线性部分)；log N 继续增大，W 缓慢增加（称为

水平部分）；log N 再增大，W 迅速增长(称为阻尼部分)。对于未饱和线，即位于

生长曲线线性部分的弱线，可用下列联系 W 和 N 的近似公式： 

        log 
λ
λW  = log )(

HN
N + logλ f + log HN – 20.053            (10.9) 

其中，f 为该线的振子强度，N/NH 为相对于氢的丰度，NH 为氢的数密度。对于

饱和线，即位于生长曲线水平部分和阻尼部分的强线，只能利用生长曲线由等值

宽度求出柱密度。 

 
图 10.3 用 Voigt 轮廓拟合谱线。这是 QSO 1331+170 的几条线。a)是一条线，很容易拟

合。 c)可能包括一个弱成分，上图是用一个 Voigt 轮廓去拟合的结果，下图为加了一个成分

后拟合的结果，b) 是 Lyα 和 S II 线的混合。上图只用 Lyα 去拟合，下两图加了 S II 线，但

在不同的假定下进行拟合。 
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从图 10.2 还可看出，b 是一个参数。要从生长曲线水平部分和阻尼部分的强

线的 W 求 N，必须知道 b。这时，只要光谱中谱线不混合，即便是中等分辨率

光谱，也很容易用 Voigt 轮廓去拟合观测谱线而求得 b. 图 10.3 是一个例子。这 

是 QSO 1331+170 的几条吸收线。横坐标不用波长，而用相对于线心的速度(单
位：km s-1)∆ v = ( )0λλ − /c 0λ ,点为观测数据，曲线为用 Voigt 轮廓拟合的结果。

有些谱线在中等分辨率光谱里看上去是一条谱线，但在高分辨率光谱里却被分解

为几条。图 10.4 是一个例子。还有些谱线由若干条子线组成。同样，在中等分

辨率光谱里看上去是一条谱线，而在高分辨率光谱里，这些子线被分解开了。在

这种情况下，最好用高分辨率光谱，因为可以用 Voigt 轮廓去拟合被分解开的每

一条线，求出它们的 b。 不然的话，只有在一定的假设(模型)下才能进行谱线的

拟合。 

 
图 10.4 不同分辨率光谱的比较。QSO 0215+015 的 za=1.254 的吸收系统的 C IV 线在低分

辨率光谱里是一对双线(粗线)，但在高分辨率光谱里每条谱线被分解成三条线(细线)。取自

Blades(1988)[1]。 

 

 

§10.2 类星体吸收线分类 
 

§10.2.1 吸收线的证认 

    类星体光谱中常有许多条吸收线。吸收线的数目取决于多种因素： 

(1) 类星体红移 zem . 一般来说，高红移类星体光谱中吸收线较多。 

(2) 观测波段。 
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图 10.5 QSO 1331+170(zem= 2.081)的光谱。图中标出 za = 1.7765 吸收系统的一些吸收线。 
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(3) 光谱分辨率。如果两条或多条谱线的波长很接近，在中低分辨率光谱里

它们可能混合在一起而分辩不出。 

(4) 光谱信噪比。信噪比较低时弱线被视为噪音，观测不到。实际上，每条

光谱都有一个可探测阈 Wmin , 取决于光谱分辨率和信噪比。当吸收线的等值宽

度 W 小于 Wmin 时，该谱线将探测不到。 

类星体光谱中的吸收线有些产生于与类星体有物理联系的吸收云，有些则产

生于界于类星体和观测者之间的、与类星体并无物理联系的“插入天体”。不同

的吸收体产生的吸收线具有不同的红移。这就是类星体吸收线的所谓多重红移现

象。由于吸收线不一定产生于同一个吸收体，这就给吸收线的证认带来很大困难。 

    在进行吸收线证认时首先须假定一个吸收线红移 za. 由此算出静止波长为 

λ i 的各谱线的观测波长(1+za)λ i . 然后，对观测到的吸收线进行搜索，寻找波

长符合的线。谱线证认必须遵守如下原则： 

    (1) 每一个吸收系统至少须证认两条谱线； 

    (2) 谱线的强度合理； 

    (3) 特别是，对于多重线，各线的相对强度合理。如果多重线中的弱线出现

了，而强线未出现，或者强线的强度比弱线还小，这种证认显然是不可靠的，应

于排除。 

类星体光谱中常见的吸收线有：Lyα λ 1216, O I λ 1302, C II λ 1335, Si 

IVλλ 1394,1403,  Si IIλ 1526,  C IVλλ 1548,1551, Mg II λλ 2795,2802 等。图

10.5 是一个典型的类星体(QSO 1331+170，发射线红移 zem = 2.081)的光谱。从图

可见位于 3750 Å 附近的很强的 Lyα 发射线和大量的吸收线。除 Lyα 森林(见下

面)外，已证认了 6个可靠的吸收线系统，其红移 za = 1.7864, 1.7765, 1.3284, 1.3253, 

0.7454, 0.7441 和 3 个可能的吸收线系统，其 za = 1.6090, 1.4458, 1.3742 (见

Kulkarni et al.(1996)[2])。此外，还有大量的吸收线未得到证认。QSO 1225+317 

 

 
图 10.6  QSO 1331+170 的归一化光谱。这是高分辨率光谱。图中列出几个可能的证认。 
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光谱中已证认了 10 个吸收线系统，其红移分别为 1.79, 1.6251, 1.8865, 1.8963, 

2.1103, 1.3582, 2.1197, 0.363, 1.2252, 1.4290(见 Khare et al.(1997)[3])。图 10.6 是

QSO 1331+170在3720 Å-3800 Å波段的高分辨率光谱, 已归一化到连续光谱为1。 

在这张高分辨率光谱图里可以看到更多的吸收线。 

§10.2.2 吸收线光谱的分类 

可以从吸收线的特征和性质对吸收线进行分类。 

从谱线宽度可把吸收线分成两类：宽吸收线和窄吸收线。宽吸收线的 FWHM

高达 104 km s-1, 与此形成鲜明对照的是，窄吸收线的 FWHM 一般只有 102 km 

s-1 ，个别可达 103 km s-1。从吸收线同类星体的关系可把吸收线分成内禀吸收线

和插入天体吸收线两类。宽吸收线和窄吸收线中的所谓成协吸收线系统

(associated system)的红移近似等于类星体发射线红移，它们显然是与类星体联系

在一起的吸收云产生的，因而是内禀的。其它的窄吸收线则都是插入天体产生的。   

然而，通常采用的是按照吸收线的统计特征和起源进行的分类。绝大多数吸

收线可以纳入如下三类： 

1． Lyα 森林(Lyα  forest) 系统 

在高红移类星体光谱中 Lyα 发射线的短波侧聚集了大量的窄吸收线。

Lynds(1971)[4]认为，这些线大多是插入氢云的吸收所产生的 Lyα 线。以后许多

人对这些吸收线进行了详细的研究，证实它们的确是氢的 Lyα 线。由于线很密

集，Weymann et al.(1981)[5]把它们称为“Lyα 森林”。图 10.6 中没有证认的线可 

 

 

图 10.7  QSO PHL 957(zem= 2.690)的光谱。Lyα 发射线在 4550Å 附近。Lyα 发射线短

波侧有大量的吸收线，它们大多是 Lyα 森林线。取自 Black et al.(1987)[6]。 
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能都是 Lyα 森林吸收线。我们看到，这些线的宽度只有 1 Å 左右。图 10.7 和图

10.8 中画出了 Lyα 森林线所在波段。当然，并不是在此区间的所有谱线都是 Lyα

森林线。 

2． 重元素系统(heavy-element systems)或金属线系统(metal-line systems) 

   包含若干条电离和中性金属(重元素)吸收线的吸收系统。只要氢的 Lyα 线落

入观测窗口，这些吸收系统也出现 Lyα 线。QSO 1331+170 光谱中证认的 9 个吸

收系统都是重元素系统。同 Lyα 森林一样，重元素系统吸收线一般很窄，其

FWHM 为 Å 的量级。少数吸收线较宽，难以用热运动来解释。高分辨率光谱表

明，这些吸收线实际上包含若干成分(见图 10.4)。 

重元素系统还可细分为若干次级系统。包括：阻尼 Lyα 系统 (damped 

Lyα system, DLA)，赖曼系限系统(Lyman-limit system), C IV 系统(C IV system), 

Mg II 系统(Mg II system)等。阻尼 Lyα 系统有很强很宽的 Lyα 吸收线,可以明显

地看出 Lyα 线的阻尼翼。阻尼 Lyα 线的等值宽度达 10 Å 以上。毫无疑问，吸收

云是光学厚的。图 10.5 中 za = 1.7765 的就是一个阻尼 Lyα 系统。图 10.7 中，za = 

2.30935 也是一个阻尼 Lyα 系统。赖曼系限系统是指光谱中可以明显地看到某个

吸收云产生的赖曼连续吸收。图 10.8 是 QSO 1422+2309 ( zem = 3.62 )的光谱。由

于 za = 3.39 的重元素系统的赖曼连续吸收(静止波长< 912 Å)，连续光谱强度在观

测波长 4000Å 左右明显下降。C IV 系统和 Mg II 系统指光谱中有 C 

IVλλ 1548,1551 双线或 Mg II λλ 2795,2802 双线的吸收系统。当然，这些系统里

也可能包含其它元素的谱线。上述重元素系统都是插入天体产生的。 

 
图 10.8 QSO 1422+2309(zem= 3.62)的光谱, 取自 Patnaik et al.(1992) [7]。可以清楚地看到赖

曼系限(912Å)吸收。 
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    图 10.9  QSO 3C 351 的紫外光谱，取自 Yuan et al.(2002)[8]。 

 

重元素系统中还有一类，即成协吸收系统。由于其红移近似等于发射线红移，

它们是与类星体成协的吸收云产生的。图 10.9 是哈勃空间望远镜得到的 QSO 3C 

351 的紫外光谱[8]。在 Lyα 和 O VIλλ 1038,1032 发射线短波一侧有一些吸收线，

它们产生于类星体本身的吸收云(详见§10.6.2 和图 10.34)。 

 

 
图 10.10 宽吸收线类星体 1413+1143 的光谱，取自 Weymann et al.(1991) [9]。 
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4.宽吸收线( Broad Absorption Lines, BALs)系统 

这是与类星体联系在一起的吸收云产生的吸收线系统，其特点是谱线非常宽

(~ 104 km s-1 ), 与成协吸收系统形成鲜明对照。寛吸收线常出现在共振发射线的

短波侧，具有天鹅 P ( P Cygni ) 型轮廓。图 10.10 是 QSO 1413+1143 的光谱，可

以明显地看到强共振线短波侧的宽吸收线。 

 

§10.3 赖曼α 森林 
     

§10.3.1 赖曼α 森林的性质 
1. 等值宽度和柱密度  

等值寛度是直接可观测量。影响等值宽度测量的主要因素是谱线的重叠。赖

曼α 线数很多，在中低分辨率光谱里，许多谱线分解不开。即使在高分辨率光谱

里，线翼部分也可能重叠。因此，常需做致淆改正。常用的方法是假定谱线具有

Voigt 轮廓，选定适当的参数后将谱线分解开。 

当讨论赖曼α 森林的性质时，等值宽度的分布是一个重要的统计量。大量研

究表明,等值宽度分布函数 f(W)取指数形式： 

f(W) ∝  exp(-W/W*) ,                                      (10.10) 

这里，W 为静止坐标系里的等值宽度，W* 为特征等值宽度。中低分辨率光谱的

研究结果为：W*≈0.25 ~ 0.32 Å，高分辨率光谱得到的值略低些。近年来的研究

表明，分布函数的形式可能与 W 有关，而 W*的值可能与红移有关。W 很小时，

分布函数可能为幂谱；红移很小时，W* 值明显减小。 

 

 
图 10.11  QSO 1331+170 的赖曼α 森林的柱密度分布函数。 点代表观测值，误差棒代

表 1σ ，实线和虚线分别为 log NH I ≥ 13.3 和 log NH I ≥  13.1 时的拟合结果。取自 Kulkarni 

et al.(1996)[2]。 
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由等值宽度可以求得更有物理意义的量—柱密度 NH I。因此，更有意义的统

计是柱密度 NH I的分布。观测表明，NH I的范围在 1012 cm-2( Keck 镜的极限) ~ 1017 

cm-2, 而柱密度的分布函数 f(NH I, z)≡dN/dNH I ( N 为线数) 取幂谱形式： 

f(NH I, z) ∝  NH I
β− .                                        (10.11) 

高分辨率光谱资料表明，对于高红移(z > 1.7)赖曼α 森林， β ≈  1.7 ~ 2.0； 

对于低红移( z < 1.7 )赖曼α 森林, 1.4 < β  < 1.7. 这表明 β 依赖于红移。研究表

明，这种幂谱分布在 1012 cm-2 ~ 1017 cm-2 的柱密度范围内都成立。然而，近年

来的某些研究指出，单一的幂谱不能很好地拟合观测资料，在 NH I> 1014 cm-2高

柱密度区，分布变陡。图 10.11 是 QSO 1331+170 的赖曼α 森林的柱密度分布函

数的研究结果。 

从柱密度和赖曼α 森林吸收体的尺度可推知，吸收原子的数密度很低，实际

上，它们是星系际气体。 

2. 多普勒宽度和温度 

多普勒宽度 b = (V0
2 + Vt

2)1/2, 其中，V0 为热运动速度，Vt 为湍流速度。用 Voigt 

轮廓拟合谱线可直接求得 b 值。如果谱线包含多个成分, 则需对每个成分分别进

行拟合,求出各自的 b。b 是一个很重要的物理量。一方面，它涉及到吸收物质的

温度，另一方面，利用生长曲线由等值宽度求柱密度时也需要知道 b 值(见

§10.1)。 

 
图 10.12：QSO 1331+170 的赖曼α 森林吸收线的 b 分布，取自 Kulkarni et al.(1996)[2]。 

 

1990 年代的各种高分辨率光谱资料表明，在 1.2 < z < 4.0, b 值一般在 15~55 

km s-1, 很少看到 b < 15 km s-1 的谱线；b 的分布类似于高斯分布，其中值<b>在

25~35 km s-1。如果湍流对 b 的贡献可以忽略，这个<b>值意味着吸收气体的温度
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T≈3 ~ 5×104 K. 图 10.12 是 QSO 1331+170 的赖曼α 森林的 b 的分布，可以用一

条高斯曲线很好地拟合 b 的分布。值得注意的是，有少数谱线的 b 特别大。在许

多类星体的赖曼α 森林里都发现了这种现象。 

b 与红移有关吗？虽然不同的作者在各个红移间隔得到的 b 可能有差别，但

目前尚无确凿的证据证明 b 在演化。 

b 与柱密度有关吗？这个问题在历史上曾引起长时间的争论。Pettini et al 

(1990)分析了 QSO 2206-199N 的高分辨率光谱，发现 b 和 NH I相关，并由此推论

湍流是主要的加宽机制，因而赖曼α 吸收体的温度应低到 5000~10000°K。1990

年代，许多研究者讨论了 b-NH I相关的问题。有些研究者并未发现 b-NH I相关。

例如，图 10.13 中，ＱSO 1331+170 的赖曼α 森林的 b-NH I明显不相关。但有一

些研究仍发现 b-NH I相关。不过，仔细的研究表明，这种相关是不真实的。 

 
图 10.13 QSO 1331+170 的赖曼α 森林的 b- log NH I , 取自 Kulkarni et al.(1996)[2]。 明显

地可以看到，b- log NH I 不相关。 

 

由于噪音的影响，弱线(即低柱密度线)的 b 值减小。因此，所谓 b-NH I相关

实际上是选择效应造成的。虽然 b-NH I的相关是不真实的，但在 b-NH I图上人们

发现，b 有下截断。而且此截断随 NH I缓慢增加。这一现象对认识吸收物质的物

态有重要意义。 

从 b 求温度时有一个问题值得一提。有些谱线轮廓不一定是 Voigt 轮廓。在

这情况下，除了热运动和湍流外，还须考虑引起谱线加宽的其它因素，如旋转、

塌缩，外流、Hubble 膨胀等。 

3. 元素丰度 

1990 年代以前，虽然有些观测提供了在赖曼α 森林吸收体里探测到重元素 
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的证据，但绝大多数观测却得到否定的结果。因此，通常认为，赖曼α 吸收气体

是原始的，其重元素丰度小于 10-3 太阳丰度。探测赖曼α 森林吸收系统的重元素

吸收线需要高分辨率高信噪比光谱，相当困难。Keck 望远镜可以探测到柱密度

低到 1012cm-2 的弱线，它的投入使用极大地促进了重元素吸收线的探测工作。然

而，即便如此，由于重元素线太弱，还需用一些特别的方法。常用的方法之一是

所谓“平移堆积”( “shift and stack” )法。对于 CCD 探测器，信噪比 S/N ~√S，

而信号是可以叠加的。因此，将观测到的类星体光谱平移到每一条赖曼α 森林线

的静止坐标系里，得到若干条光谱，然后把这些光谱加起来，就可得到一条高信

噪比的合成光谱。通常，高红移类星体光谱中有上百条赖曼α 森林线，光谱信噪 

比约几十。由此得到的合成光谱可将信噪比提高一个量级，达几百。有时为了最

大限度提高信噪比，甚至可将两个或多个类星体的光谱加起来，使信噪比超过一

千。在这样高信噪比的合成光谱里搜索重元素谱线，效率极大提高。另一常用的

方法是“逐点光深”(pixel-pixel optical depth)法。也就是分析赖曼α 吸收线和可

能的重元素吸收线的每一个象元处的光深。 

对于高红移(z ~ 3)、高柱密度(NH I > 3 ×  1014 cm-2)的赖曼α 森林吸收系统，

已探测到重元素吸收线，包括 C IV，Si IV, C II, N V 等。并求得吸收体的金属度

[C/H]≈ -2.5, 大约为太阳值的 10-2。 

对于低柱密度(NH I < 3 ×  1014 cm-2)的赖曼α 森林吸收系统，尚无确切证据

探测到重元素吸收线。其原因可能是谱线太弱。 

对于低红移赖曼α 森林吸收系统，也无探测到重元素吸收线的确切证据。因

此，目前还不能断定赖曼α 森林吸收体的元素丰度是否随红移演化。 

4. 赖曼α 森林吸收体的尺度和形状 

至今未找到赖曼α 森林的对应体，难以直接确定其尺度和形状。通常可以 

通过对引力透镜类星体或者“类星体对”的观测，以确定赖曼α 森林吸收体的尺

度. 图 10.14 是一示意图. 图中画出天球上靠得很近的两个方向 QSO1 和 QSO2。

每个方向上都有许多吸收体。如果两条视线穿过同一个吸收体，只要吸收体的距

离已知，就不难求得其尺度。从引力透镜类星体或者“类星体对”的光谱中寻找

具有相同红移的赖曼α 森林吸收线，就可确定赖曼α 吸收体的尺度。当然，由此

得到的是赖曼α 森林吸收体在垂直于视线方向的尺度的下限。             

早年对引力透镜类星体 Q 0957+561A、B，Q 1104-1805A、B，UM673 和 Q 

2345+007A、B 的观测给出赖曼α 森林吸收体尺度的下限为 10h-1 kpc ( h = H0/100 )

左右。因此，人们普遍认为，赖曼α 森林线的吸收云的大小约几十 kpc, 与星系

同量级。然而，近年来对“类星体对”和多重类星体的观测却令人大吃一惊，得

到的赖曼α 森林吸收体的尺度小比想象中的要大得多。人们发现，赖曼α 森林吸

收体的大小达几百 kpc，比星系至少大一个量级。当然，这是假定吸收体为球状



 16

时的结果。有迹象表明吸收体也可能为片状。宇宙流体力学数值模拟(见§10.3.4)

结果表明吸收体可能呈球状、片状或纤维状。假定吸收体为片状时对观测资料的

分析得到吸收体的尺度还要大，甚至超过 1 Mpc. 很可能，一个典型的赖曼α 森

林吸收体如盘状，其厚度 ~ 30h-1 kpc,  盘的直径 ~ 1h-1 Mpc. 

 

图 10.14 赖曼α 森林吸收体尺度的测量。 

 

比较不同红移处的赖曼α 森林吸收体的尺度可以研究尺度随红移的演化。有

些观测表明，红移减小时，赖曼α 森林吸收体的特征尺度增大。 

§10.3.2 赖曼α 森林吸收体的空间分布 

1. 成团性 

星系的空间分布明显成团。赖曼α 森林吸收体的空间分布是否成团？由于通 

常只在一个方向观测到赖曼α 森林吸收体，一般也只研究一维成团。如果要研究

二维成团，只能利用多重类星体的观测资料。 赖曼α 森林吸收体表现为类星体

光谱中的吸收线。因此，成团性的研究受到光谱分辨率的限制。对于分辨率 1 Å

左右的光谱，只能研究尺度大于 300 km s-1 的成团。现时的高分辨率光谱的分辨

率可达 0.1Å，因此可用来研究尺度～ 30 km s-1 的小尺度成团。研究赖曼α 森林

常用的方法是分析速度空间里的两点相关函数ξ (∆ v)： 

     ξ (∆ v) = 
)(

)(
vn

vn

random

obs

∆
∆

-1 ,                               (10.12) 

这里， )( vnobs ∆ 是观测到的速度间隔为 v∆ 的线对数，而 )( vnrandom ∆ 是对应的随机

样本的线对数。速度间隔 v∆ 和红移间隔∆ z = z 2 - z1的关系为： 

     v∆ = 
)1( ><+

∆
z
zc

，                                      (10.13) 

其中，<z> = ( z1 +z 2 )/2. 知道了红移，自然可以由(10.13) (6.3.4)式和哈勃定律将

速度间隔转化为长度间隔。 

大量的中低分辨率光谱资料分析表明，赖曼α 森林不成团。但高分辨率光谱

资料分析却得到赖曼α 森林成团的信息：多数为弱成团，少数资料显示强烈成团
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倾向。图 10.15 是类星体 1225+317 的赖曼α 森林的两点相关函数。上图是从 log 

NH I≥ 13.2 的线得到的；下图是从 log NH I≥ 13.7 的线得到的。中间一条虚线表理

论预期的线对数，两边的虚线表± 2σ 线。从图可见，在速度间隔≤ 100 km s-1 处, 

观测到的线对数在 > 2σ 的水平上超过理论预期的线对数。因此，赖曼α 森林可

能小尺度成团。 

 

图 10.15  QSO 1225+317 的两点相关函数，取自 Khare et al.(1997)[3]。上图是对 log NH I 

≥  13.2 的线的结果，下图是对 log NH I≥ 13.7 的线的结果。 

 

成团性是否与柱密度有关？对各种柱密度阈的赖曼α 森林线进行分析后发

现，成团性幅度随柱密度(等值宽度)的增加而增加。 

成团性是否与红移有关，即是否演化？分析不同红移间隔里赖曼α 森林线的

两点相关函数后发现，成团性幅度可能随红移的增加而减小。 

利用类星体对和多重类星体的观测资料可以研究赖曼α 森林吸收体的二维

或三维成团。无论在高红移或是低红移都发现了尺度～10 h-1 Mpc 的成团结构。 

除了两点相关函数外还可利用其它统计方法研究成团性。目前已发现了尺度

10～100 h-1 Mpc 的结构。 

此外，还在赖曼α 森林里发现了“巨洞”(Void)，即某个区域里没有强度在

探测阈以上的赖曼α 森林线。现已发现的赖曼α 森林巨洞的尺度在几十 Mpc. 

2. 赖曼α 森林吸收体与星系的关系 

研究赖曼α 森林吸收体与星系的关系一方面可以跟踪赖曼α 森林吸收体空 

间分布，另一方面有助于研究赖曼α 森林的起源。由于赖曼α 森林的红移较大，

而大多数星系的红移远小于 1，因此，通常总是利用 HST 得到的低红移赖曼α 森
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林资料。研究两者关系的常用方法除了直接寻找与赖曼α 森林相对应的星系外，

更多地是讨论赖曼α 森林样本和星系样本的相关。 

研究的结果各种各样。大体上可分为两类。一些研究表明，赖曼α 森林和星

系相关，赖曼α 森林可能产生于星系的延展晕。另一些研究中不仅找不到与赖曼

α 森林对应的星系，也未发现赖曼α 森林和星系明显的相关，因此，赖曼α 森林

不可能产生于星系的延展晕。虽然在赖曼α 森林是否产生于星系的延展晕上研究

结果矛盾，但有一点是肯定的：两者的空间分布都反映了由暗物质分布决定的宇

宙大尺度结构。 

另外，研究表明，赖曼α 森林和星系“巨壁”(Great Wall)有明显的联系，在

超团里找到了赖曼α 森林吸收体。还有，在几个巨洞里发现了赖曼α 森林吸收体。

这一发现表明：巨洞并不是空无一物，巨洞中至少还有赖曼α 森林吸收体；另外，

至少巨洞中的赖曼α 森林吸收体不是星系。 

§10.3.3 赖曼α 森林的演化和“接近”Proximity 效应 

1. 演化。观测表明，单位红移间隔的赖曼α 森林吸收线的数目与红移有关。 

这就是所谓赖曼α 森林的演化。 

假定 n(z)为共动坐标系里赖曼α 森林吸收体的数密度，σ (z)为吸收体的几何

截面。红移 z 处穿过路径 dl(z)时吸收体的数目 dN(z)为： 

dN(z) = n(z)σ (z)dl(z)，                                    (10.14) 

由于 dl(z)=cdt, 而按标准宇宙学模型， 

 
dz
dt = 2/1

0
2

0 )21()1(
1

zqzH ++
                                (10.15) 

其中，H0 为哈勃常数, q 0为减速因子。于是，(10.14)变为 

 
dz

zdN )(  = 2/1
0

2
0 )21()1(

)()(
zqzH

zzcn
++
σ  ,                          (10.16) 

假定σ (z)=σ 0(常数)，并注意到按标准宇宙学模型，n(z)=n0(1+z)3, n0 为常数，上

式化为： 

dz
zdN )(  = 

0

00

H
ncσ

2/1
0 )21(

)1(
zq
z

+
+  ,                           (10.17) 

因此，q 0 = 0 时，dN/dz ∝ (1+z); q 0 =1/2 时，dN/dz ∝ (1+z)1/2。由于不知道 0q 的

准确值，观测上确定演化规律常采用下式： 

dz
zdN )(  = A0(1+z)γ  ,                  (10.18) 

γ 为演化指数， γ >1 意味着强烈演化。A0 = cσ 0n0/H 0 为归一化因子，常写为

(dN/dz)0，为 z = 0 时单位红移间隔的吸收体数目。 

利用一个或若干个类星体光谱(通常，一个类星体光谱包含的赖曼α 森林线
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太少)的赖曼α 森林线样本进行统计研究，从(10.18)式求出 A0 和γ .由于光谱灵敏

度(等值宽度阈)与波长有关，同时，每条光谱中赖曼α 森林线出现的区间里有一

些波段因混有其它谱线或光谱质量差而不能用，因此，必须采用特殊的统计方法。

最常用的是 Murdoch 等人提出的基于极大似然技术(maximum likehood tecknique)

的统计方法[10]。 

 

图 10.16 赖曼α 森林的演化，取自 Weymann et al.(1998)[11]。z < 1.6 低红移部分的数据

来自 HST 的观测[12,13], 高红移部分则为地面观测资料[14,15]。对低红移和高红移资料进行拟

合，得到演化指数分别为γ =0.5 和 1.85。 

 

许多人利用中低分辨率或高分辨率类星体光谱研究了赖曼α 森林的演化，结

论相近，但γ 值和(dN/dz)0 值有较大差别。其主要原因在于用了不同样本，选择

效应造成了结果的差异。实际上，影响γ 值的因素很多。例如，从(10.10)或(10.11)

得知，弱线多，强线少。观测到的赖曼α 森林线大多很接近等值宽度阈。阈的微

小变化会造成线数很大变化。又如，某些谱线可能混合，采取何种分解谱线的方

法也会影响到谱线样本。等等。因此，在研究赖曼α 森林的演化时最好用一个均

匀的样本。图 10.16 是 Weymann et al.(1998)[11]得到的结果。研究表明，赖曼α 森

林的演化有两个特点：(1)演化与红移有关。在 1.7 < z < 4 红移区间，γ 近似为常

数，其值≈2，赖曼α 森林强烈演化。但在 z < 1.7 的低红移区间，HST 的资料表

明，γ ≈ 0.5, 实际上不演化。从图 10.16 可以清楚地看出这一点。目前还不能确

定从强烈演化转变到不演化发生在什么红移。在 z > 4 红移区间，从目前仅有的

资料来看，γ ≈ 5，演化加快。(2) 演化与柱密度(等值宽度)有关。一般认为，强

线演化快(γ 大)，弱线演化慢(γ 小)。但也有人得到相反的结果。 

2. Proximity 效应 
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由于演化，在高红移类星体光谱里，赖曼α 森林线的数目随红移的增加而迅

速增加。但是，当接近类星体发射线红移时，线数比按演化规律估计的反而减少。

这就是所谓 Proximity 效应，也称为逆(inverse)效应。大量的观测证实了这个效应

的存在。图 10.17 是 Scott et al.(2000)[16]利用 99 个类星体的中等分辨率(～1 Å)光

谱资料进行的统计。 纵坐标是∆N/Np , ∆N= Np – No , No 是观测到的赖曼α 森林

线数, Np 是按演化规律预期的线数;横坐标为到类星体的距离∆R,以 Mpc 为单

位。 上图为全部类星体中静止等值宽度 W0 > 0.32 Å 的谱线,中图为低光度类星体

的,下图为高光度类星体的。 由图可见，当∆R 较小时，∆N>0, 而且，高光度类

星体(下图)更明显。 由于 Proximity 效应，在研究赖曼α 森林的演化时必须从样

本中去掉靠近类星体发射线红移的赖曼α 森林线。 

 

图 10.17 Proximity 效应。上图为全部类星体中静止等值宽度 W0 > 0.32 Å 的谱线,中图为

低光度类星体的,下图为高光度类星体的。取自 Scott et al.(2000)[16]。 

 

通常对 Proximity 效应的解释是：赖曼α 云被星系际紫外背景辐射电离，但 

类星体发出的强烈的紫外辐射增强了类星体附近的气体云的电离，使其吸收减 

少。如果气体云的吸收降到观测阈以下，吸收线就观测不到。因此，在红移接 

近类星体时只能观测到较少的赖曼α 森林线。 

UV 辐射引起的 H I 的电离率为： 

 Γ = ν
ν

νσνπ
ν

d
h

J HI∫
∞

0

)()(4   （s-1）.                       (10.19) 
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其中， 0ν 为赖曼系限频率， )(νσ HI 为截面， )(νJ = )(νbJ + )(νqJ ， )(νbJ 为 UV

背景辐射， )(νqJ 为类星体的 UV 辐射。知道了类星体的紫外辐射和星系际紫外

背景辐射，不难算出气体云电离度随到类星体的距离而变化的规律，从而估计出

赖曼α 森林线减少的规律。事实上，类星体的紫外辐射是已知的。因此，从

Proximity 效应可以估算星系际紫外背景辐射。 
许多人做了这种研究，求出赖曼系限频率 0ν 处的星系际紫外背景辐射

)(νbJ 。结果为：在 1.7 < z < 4,  bJ 21− ≈  1 ( Jb(ν 0) = bJ 21− ×  10-21 ergs s-1 cm-2 Hz-1 

sr-1 ); 在 z > 4 的高红移区间， bJ 21− 略小，约为 10-1; 在 z < 1.7 的低红移区间， bJ 21−

变得很小，例如，在 z ≈ 0.5 时， bJ 21− ≈ 6×10-3 . 

§10.3.4 赖曼α 森林和 Gunn-Peterson 效应 

赖曼α 森林是物质密度较大的吸收云产生的吸收线。如果存在弥漫的星系际

中性氢，它们的赖曼α 吸收会具有什么性质？Gunn 和 Peterson 于 1965 年首先

讨论了连续分布的星系际中性氢的赖曼α 吸收(见 Gunn & Peterson(1965)[17])。他

们注意到，由于宇宙膨胀，连续分布的星系际中性氢的赖曼α 吸收会成为连续吸

收，从而使类星体赖曼α 发射线蓝端的连续辐射强度相对红端而言减弱了。这个

现象称为 Gunn-Peterson(GP)效应。如果 Gunn-Peterson 效应的确存在，它就可用

来估计弥漫星系际中性氢的密度。关键的问题是需要知道吸收有多大。 

对于连续分布的星系际中性氢来说，宇宙膨胀对谱线加宽的影响远大于气体

的热运动。因此，每一点的吸收系数可用一δ 函数表示：   

)(λσ dλ  = 
cm

e

e

2π
c

f 2
0λ )( 0λλδ − dλ ,                         (10.20) 

其中， 0λ =1216 Å 和 f = 0.416 分别是 Lyα 线的中心波长和振子强度。红移 z 处的

氢原子只能在波长λ = 0λ (1+z)处产生 Lyα 吸收，因此，光学厚度元 d )(λτ 应为： 

  d )(λτ = n(z) )
1

(
z+

λσ dl= n(z) )
1

(
z+

λσ cdt,                      (10.21) 

其中，n(z)为红移 z 处的氢原子数密度。氢原子产生 Lyα 吸收的总光深 )(λτ (也

称为 Gunn-Peterson 光深，记为τ GP)为： 

)(λτ = dz
dz
dtc

z
zn

z
)

1
()(

0∫ +
λσ                                 (10.22) 

将(10.15)和(10.20)代入并完成积分，得到 

)(λτ = 
cm
fe

e

0
2 λπ

2/1
00 )21)(1(

)(
zqzH

zn
++

  

= 2/1
00

10

)21)(1(
)(1014.4
zqzH

zn
++

×  .                               (10.23) 

如果能由观测求出光深 )(λτ ，就可求得 n(z).  



 22

最初，Gunn 和 Peterson 在分析了 3C9 的光谱后认为，Lyα 发射线蓝端的连

续辐射强度下降了约 40%, 并推出在 z ≈ 2 时星系际中性氢的数密度为 6 ×  

10-11 cm-3。 但以后从高红移类星体得到的大量观测资料求出的 Gunn-Peterson 光

深τ GP < 0.1, 未能证实 Gunn-Peterson 效应的确存在。这似乎表明，星系际物质

要么密度很低，要么温度很高，大都电离了。 

影响 Gunn-Peterson 光深测量的重要因素是赖曼α 森林。在高红移类星体光

谱里，赖曼α 森林线云集，压低了连续光谱，使准确地测定 Lyα 发射线蓝端的

连续背景变得十分困难。因此，在探测 G-P 效应时应尽可能地利用高分辨率光谱，

并设法消除赖曼α 森林线的混合带来的影响。探测 G-P 效应的另一个困难是如何

区分 G-P 连续吸收和弱赖曼α 森林线。一方面，弥漫星系际介质的分布不一定完

全均匀；另一方面，在通常的 G-P 效应的分析中完全忽略了星系际介质的流体运

动速度，而只考虑哈勃膨胀。实际上，弥漫星系际介质的大尺度速度场可造成一

种类线结构，类似于 1011 ≤  NHI ≤  5 ×  1013 的弱赖曼α 森林线。因此，通常

的分析可能低估了 G-P 吸收。 

在低红移区域，赖曼α 森林线较少，它们对连续光谱的影响较小，因而可更

有效地探测 G-P 效应。利用几个类星体的 HST 光谱资料对此进行了研究，结果

不一。在一些方向，仍无确切证据探测到 G-P 效应；但在有些方向却探测到了，

表明星系际介质的分布可能是非均匀的，存在过密区。 

 

§10.4 赖曼α 森林的起源 
 

早在 1980 年代人们就已经认识到赖曼α 森林起源于星系际气体云。随后提

出各种模型讨论这些气体云的性质并解释观测资料。吸收云是否是引力支配下的

系统？吸收云是如何形成和演化的？吸收云与星系有什么关系？它们是原始星

系吗？ 

§10.4.1 模型 

    关于赖曼α 森林吸收云的模型主要有三种：压力约束模型，引力约束模型，

混合模型。 

    1．压力约束模型 

    这个模型最初由 Sargent 等人提出[18]。以后，Ostricker & Ikeuchi(1983)[19] , 

Ikeuchi & Ostricker (1986)[20]以及其它人予以发展。他们讨论压力约束的球对称的

气体云。Barcons & Fabian(1987)[21]则讨论压力约束的板块(片状)模型。 

    压力约束模型假定，赖曼α 森林吸收云嵌在热而稀薄的弥漫星系际介质中，

两者间维持压力平衡。吸收云本身处于电离平衡状态。星系际 UV 辐射引起的光

致电离使气体加热；而复合，碰撞激发，軔致辐射，康普顿冷却等使气体冷却。
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电离平衡使吸收云的温度约 3×104 K。 随着宇宙的演化，吸收云也在演化，具

体的方式取决于加热和冷却过程。 

    虽然压力约束模型在说明赖曼α 森林吸收云的物理性质方面取得一定成功，

但它有一些难以克服的困难。 

首先，按照压力约束模型，处于电离平衡的球状吸收云应有： 

NHI ∝  M1/3 T-29/12 P-5/3 J-1 ,                             (10.24) 

这里，NHI 为赖曼α 森林的柱密度；M, T, P 分别为吸收云的质量，温度和压力; J

为星系际 UV 背景辐射。由(10.24)知，如果柱密度的变化由质量的变化引起，那

么，柱密度变化 1 个量级，质量就须变化 3 个量级。观测表明(见§10.3.1)，NHI

有一个很大的变化范围, 至少达 5 个量级，这要求质量变化 15 个量级，但压力

约束模型不允许质量变化这么大。另一方面，在压力约束模型里，温度近似为常

数，压力也不可能有太大的变化；而按§10.3.3，J 也近似为常数。因此，NHI 的

变化也不可能由 T，P，J 的变化来解释。这样，压力约束模型难以解释观测到的

赖曼α 森林的柱密度分布。 

其次，压力约束模型难以解释观测到的高红移赖曼α 森林的演化。在压力约

束模型里，影响赖曼α 吸收云数密度的因素很多。赖曼α 云处于电离平衡状态，

星系际 UV 背景辐射的变化将使吸收云的电离度变化，从而影响其中性氢的含

量。因此，如果 UV 背景辐射随红移而减少，赖曼α 云的数密度将增加。但观测

却表明(§10.3.3)，J 在很大的红移范围内近似为常数。星系际气体压力的变化也

要影响吸收云的数密度。例如，如果随着宇宙膨胀，星系际弥漫气体的压力减小，

这将造成吸收云的膨胀，因而密度减小，复合数将大大减小，吸收云的数密度将

减小。但现在尚无任何证据表明星系际气体的压力同红移有关。还有一些因素，

如吸收云的瓦解和并合，也会影响赖曼α 吸收云的数密度。但这些因素的具体影

响，不确定性很大，且无仔细的研究。 

赖曼α 森林吸收云是如何形成的？按照压力约束模型，星系际物质实际上被

分成了低密度的弥漫星系际气体和高密度的赖曼α 森林吸收云。类星体和星系中

的大规模爆发现象为这种两相星系际物质的形成提供了依据。爆发产生的激波可

以加热云际物质，也为吸收云提供能量。有些研究指出，爆发将导致在星系周围

形成壳层，这种密度较高温度较低的壳层碎裂后形成了赖曼α 吸收云。如果赖曼

α 吸收云的形成确与星系的爆发有关，那么，赖曼α 吸收云空间上应与星系相关。

但观测上并未发现赖曼α 森林与星系在空间上相关的确切证据(见§10.3.2)。 

对压力约束模型还可以从另一个角度进行检验，即探测弥漫星系际物质或

Gunn-Peterson 效应。§10.3.4 中提到，过去对 G-P 效应的探测大多数为零探测，

没有肯定的结果。这一结果也无助于压力约束模型。 

总之，压力约束模型的困难甚多。 
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2．引力约束模型。 

这个模型最初由 Melott 提出(见 Melott (1980)[22])。按照引力约束模型，赖曼

α 吸收云是受星系际 UV 背景辐射照射，处于电离平衡和热平衡的自引力系统。

按照 Melott 最初的设想，吸收云就是原始星系。 

以后的发展把赖曼α 森林吸收云同星系形成和宇宙大尺度结构的形成联系

起来。实际上，从赖曼α 森林的柱密度和尺度推测，赖曼α 吸收云的质量不可能

很大，应小于 107~108M⊙, 这么大质量的天体的自引力太小，不足以约束住自身。

但如果引入暗物质，这种质量的重子物质云就可能存在。在冷暗物质(CDM)宇宙

中，赖曼 α 吸收云是宇宙结构形成过程的自然产物。对赖曼 α 吸收云，

Rees(1986)[23]和 Ikeuchi(1986)[24]提出了“微晕”(minihalo)模型，即产生赖曼α 森

林的电离气体聚集在等温 CDM 晕的势井里，势井的深度正好使得气体云既不至

于塌缩又不会逃逸。许多作者，在不同的简化假设下讨论了这种微晕的性质及对

观测资料的解释。 

球状微晕的平衡演化可由下列方程描述： 

   2
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∂
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G ( rbM , + rdM , ) ,                       (10.25) 
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d bρ = ( ))(1 LH −−γ  .                         (10.28) 

这里，r 是到微晕中心的径向距离,  Mb,r和 Md,r 分别是半径 r 以内的重子物质和

暗物质的质量, Pb 和 bρ 分别为重子物质的压力和密度, H 和 L 分别为单位体积的

加热率和冷却率。 

简单的微晕模型假定，吸收云被 UV 背景辐射加热，处于电离平衡，温度

T=3×104 K, 忽略电离参数变化和 Compton 加热，另外，CDM 也具有等温分布。

对于这样一种简单的微晕模型，其结构可用几个参数表征，即云中心处重子物质

密度与 CDM 密度之比 C，云中心处 CDM 密度与临界密度之比 D，CDM 的位力

温度与气体温度之比以及 UV 背景辐射流。云的质量与参数 C，D 有关，但存在

一极大质量。云的密度从中心往边缘指数衰减。 

从上述简单的微晕模型 Ikeuchi et al.(1988)[25]推出，赖曼α 森林柱密度的分

布为幂谱，即：dN/dNH I ∝  NH I - β ， β ≈ 1.5 ～ 2 ,并且这种幂谱分布在 1013 

cm-2 ~ 1022 cm-2 范围内都成立。因此，微晕模型可以较好地解释赖曼α 森林的柱

密度分布。 

在微晕模型里，小云的质量一般为 107 - 109 M⊙, 这种云是引力稳定的，气体
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不会塌缩而形成恒星，它们的空间分布比亮星系更加均匀。这与观测到的赖曼α

森林一般不成团是一致的。 

在微晕模型里, CDM 的引力与气体的压力梯度相平衡。微晕的平衡质量随中

心处的气体密度而增加，当中心密度达到临界密度时，平衡质量达极大。中心密

度再增加，平衡质量减小。微晕的极大质量依赖于温度。因此，如果中心密度，

云的质量以及温度随时间变化，云就会演化。Ikeuchi et al.(1989)[26]讨论了 UV 背

景辐射变化引起的微晕的演化。他们假定，UV 背景辐射流随红移的变化规律为：

J = J0 (1+z)α , α = 4 或 2。由此可以推出微晕的质量，半径，气体温度和中性氢

柱密度的变化。从而得到赖曼α 森林数密度的演化：dN/dz ∝  (1+z)γ , γ 是一个

与参数有关的常数。适当选择参数，可以得到与观测一致的结果。 

总之，微晕模型可以解释赖曼α 森林的主要观测特点。 

3. 混合模型  

在一个吸收云里,很可能不止一种约束机制起作用。许多作者考察了既有引

力约束又有压力约束的混合模型。吸收云可能包含暗物质，也可能不包含；其几

何形状可以是球状,也可能是盘状(板块)。在球对称情形，表面压力与弥漫星系际

气体相平衡，内部为引力与压力梯度平衡。因此，压力约束实际上成为处于流体

力学平衡的气体球的边界条件。在板块情形，通常认为，内部区域为引力约束，

而外部区域则为压力约束。 

例如，Petitjean et al.(1993)[27]考察了包含 CDM 的球状气体云，CDM 的密度

是重子物质的 10 倍，其速度弥散等价于 40000 K 的氢的速度。气体球则被外部

的弥漫星系际气体压所约束。球内密度分布取决于引力。云处于电离平衡。随着

宇宙的膨胀，气体球的表面将以 5 – 15 km s-1 的速度膨胀。由于冷却率低，气体

云的中心区域仍维持在约 30000 K, 但外层的温度降低，压力减小。取一组具有

不同质量，半径和中心密度的气体云，可以再现观测到的赖曼α 森林的柱密度和

多普勒参数的分布。 

Charlton et al.(1993[28], 1994[29])则研究板块状吸收云。云的平衡结构由引力和

压力决定。引力中包含暗物质的影响。压力则不仅需考虑气体压，星系际弥漫物

质的压力，还需考虑从板块两边入射的背景连续辐射的辐射压。结果表明，云的

中心区域是引力约束的，而外部区域由压力约束，中间存在一个过渡区。这个模

型预言的柱密度分布函数与观测结果一致，而且，还预言了中性氢柱密度的分布

不是单一的幂谱。板块(盘)模型还有一个优点，即板块(盘)可以很大，但不必要

求柱密度一定很大。 

还有另一种混合模型，即认为产生赖曼α 森林吸收的是一种特殊的“几乎不

可见”的盘星系[30,31]。这些星系并不聚集在超团里，在高红移处的空间密度比正

常星系高一个量级。它们有一个很大的盘，可以延伸到 100 ~ 200 kpc。星系盘中
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心的柱密度比正常星系低一个量级。盘可以分为两个部分：中心部分的柱密度的

分布为指数分布，而外围部分为幂律分布。由于盘很大，这种模型预言的赖曼α

森林吸收云可以很大。另外，盘中心的柱密度很大，可能产生观测到的阻尼赖曼

α 吸收系统；中心区域的外围可能产生赖曼系限吸收系统；而盘的外部的柱密度

较小，产生赖曼α 森林。这样，模型为解释各种赖曼α 吸收系统提供了统一的图

像。 观测到几个盘星系具有非常大的 H I 盘为这种模型提供了观测上的支持。 

§10.4.2 赖曼α 森林的流体力学模拟  

赖曼α 森林的各种模型，包括引力约束的微晕模型，都把赖曼α 森林吸收云

看成孤立的天体，并由此讨论它们的物理性质以及同环境(如星系)的相互作用。

虽然在解释观测资料方面理论模型(如微晕模型)在一定程度上取得成功，但它们

没有自恰的框架来说明吸收云的形成、演化、同环境的关系等。另一方面，由于

采用分析方法，不可避免地要用一些简化假设，忽略了某些物理过程和非线性效

应。 

20 世纪 90 年代在冷暗物质宇宙模型框架下等级式宇宙结构的形成和演化的

研究取得重大进展。在赖曼α 森林的研究方面，一部分人采用半分析方法[32-36]，

另一部分人采用宇宙流体力学数值模拟[37-49]，他们的研究使人们对赖曼α 森林有

了更深刻的认识，概念上产生了重大变化。在给定了宇宙模型、哈勃常数、星系

际气体流场各点的密度、温度和速度后，通过宇宙流体力学数值模拟，可以得出

沿视线方向中性氢的吸收，也就是理论上的赖曼α 森林。与观测比较后发现，数

值模拟可以很好地再现赖曼α 森林的大部分观测结果。宇宙流体力学数值模拟带

来的新概念是，产生赖曼α 森林吸收线的并不是一个个分立的“云”，而是星系

际气体中的延展的过密区(或称为起伏的 Gunn-Peterson 效应)。星系际气体的过

密区可以呈片状、纤维状或晕，这种密度起伏是宇宙结构形成过程中引力塌缩的

自然结果。 

下面以 Zhang et al.(1997)[42]的模拟为例。他们采用 sCDM 模型, 假定初始密

度扰动起源于暴涨引起的绝热起伏，其振幅与目前的星系团的数密度和温度一

致。 

1. 赖曼α 森林吸收体的密度和尺度 

图10.18是Zhang et al.(1997)[42]模拟给出的重子物质和暗物质的密度轮廓图， 

两者的分布極为相似。从轮廓图可见，物质的分布具有各种形态：片状、纤维状、

球状(晕)等。大体上高柱密度( log NHI > 15)的赖曼α 森林吸收线产生于致密的球

状物, 类似于微晕模型；中等柱密度( 13 < log NHI < 15 )的赖曼α 吸收线产生于联

接那些致密球状物的纤维状或片状结构的“网”；而大量的低柱密度赖曼α 吸收

线则起源于网络间的延伸几个 Mpc 的低密度区里的分立的起伏。 
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图 10.18 重子物质(左上图)和暗物质(右上图)密度分布轮廓(z = 3 时)。 ρ /< ρ > = 

0.5(点线),1(虚线), 3(细实线), 5(粗实线)。左下图和右下图分别为温度和速度梯度。 

 

由于产生赖曼α 森林线的区域具有各种形状，而宇宙中的结构又随红移演

化，因此，可以观测到各种尺度的赖曼α 森林吸收体。典型的尺度为 30 ～ 100 

kpc,有的可达 1 Mpc。观测到的几百 kpc 至 1 Mpc 的巨大尺度是压力约束模型或

引力约束的微晕模型难以解释的，而数值模拟却得到了很好的结果。进一步的模

拟表明，大部分赖曼α 森林产生于片状结构。对于固定的柱密度，吸收体的大小

随红移的减小而减小。 

 

图 10.19  模拟得到的 z=3 时柱密度的分布：H I（点）， He II (实菱形). 小圆圈和小方块

为观测数据。 
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图 10.19 是模拟给出的柱密度分布，可以明显看出，分布呈幂谱， β = 

1.70± 0.02。更仔细的拟合给出结果：在 2×1012 cm-2 < NHI < 1014 cm-2 区间, β = 

1.39 ±  0.06； 在 1014 cm-2 < NHI < 3×1017 cm-2 区间, β = 1.71± 0.03，与观测大

体一致。但是，在柱密度大于几倍 1016 cm-2 时，模拟得到的线数偏少，不可能

再现观测资料。对赖曼α 森林线等值宽度的分布，模拟也得到了很好的结果：分

布呈指数, 且 W* = 0.17± 0.02( z=2 时), 与高分辨率观测结果符合得很好。 

2. 多普勒参数 

流体力学数值模拟计算的结果表明，多普勒参数 b 的分布可以用一个具有下

截断的高斯分布很好地表示，即 b > bmin 时，f(b)∝ exp[-(b-<b>)/2σ 2]; b < bmin 时, 

f(b)=0, 与观测一致。 

 
图 10.20 多普勒参数 b 的分布。 (a) H I ; (b) He II 。 b 的分布可以用一个具有下截断的

高斯分布很好地表示。 注意, (a) 中有一些线的 b 特别大。 

 

图 10.20(a)是模拟给出的 z = 3 时赖曼α 森林线的 b 分布：点代表模拟给出

的值，曲线为各种下截断 bmin 的高斯分布。具体数值为：<b> =26.1 km s-1, σ =7.0 

km s-1 ( bmin = 0 ); <b> = 25.9 km s-1,σ = 7.4 km s-1 ( bmin = 15 km s-1 ); <b> = 25.1 

km s-1 , σ = 8.5 km s-1 ( bmin = 18 km s-1 ), b 分布的 FWHM≈20 km s-1。虽然下截

断 bmin 的数值不确定，但与观测结果相比，一般认为，模拟得到的<b>值略小。

由于热加宽是谱线加宽的主要原因，<b>值偏小意味着星系际气体的温度可能比

预想的高，因此，应考虑更多的加热机制。提高星系际气体温度的途径很多，如：

增加重子密度，考虑矮星系里早期恒星形成产生的辐射、高能 X 线背景的康普

顿加热和尘埃微粒的光电加热，引入严格的辐射转移理论，等等。注意，模拟结

果中有一些线的 b特别大。这也与观测一致。图 10.20(b)是是模拟得到的He II “赖

曼α 森林”的 b 分布，与 H I 的类似。 

模拟也表明，b 和 NHI 之间并无明显相关。另外，b-NHI 图上 b 确有明显的

下截断, 而且，此下截断随 NHI 的增加而缓慢增加(图 10.21)，与观测结果基本一
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致。将 b 化成温度，可以得到星系际物质的温度-密度关系。从模拟得到的温度-

密度图可以看到，除了最高密度的星系际物质外，大部分星系际物质的温度-密

度曲线比平衡曲线陡，表明它们偏离了热光致电离平衡。 

 
图 10.21 (a) b - log NH I; (b)b – log NHeII 。 注意，b 有明显的下截断, 而且，此下截断随

NHI 的增加而缓慢增加。 

 

3. 化学元素丰度 

    在讨论赖曼α 森林统计性质的流体力学数值模拟中通常取星系际物质(IGM)

的化学元素丰度为原始丰度。近年来探测到高红移赖曼α 森林吸收体的重元素丰

度约为 10-2 太阳丰度。必须在数值模拟中引入新的机制才能解释这一现象。最可

能的解释是星系中早期恒星形成对 IGM 的污染。引起 IGM 重元素丰度增加的过

程包括：早期星族 III 恒星的物质抛射，超新星爆发驱动的风，辐射压驱动的尘

埃流，星系间的碰撞和并合等。模拟计算表明，恒星引起的从星系到 IGM 的重

元素反馈，如超新星爆发驱动的星风，只能带给 IGM 少量的金属，大部分金属

是在星系碰撞、并合过程中从星系转移到 IGM 的。由于 IGM 的重元素来源于星

系，可以预料，IGM 中重元素的分布不均匀。一般来说，密度大的地方重元素

更多。另外，IGM 的平均重元素丰度随红移演化：红移越小，丰度越高；在 z=0

时，丰度可达 0.2 太阳丰度。 

4. 演化 
赖曼α 森林的重要观测特点是强烈的宇宙演化，而且，演化指数γ 与红移有

关，也与等值宽度(或柱密度)有关。在流体力学数值模拟中，影响γ 值的因素很

多，如电离 UV 背景辐射、宇宙中结构的合并和瓦解、宇宙膨胀速率、谱线的混

合等等。图 10.22 是不同的等值宽度阈的模拟结果。γ 随红移变化的总趋势是 z

增大， γ 也增大。例如，对静止等值宽度 W0 > 0.32 Å 的赖曼α 森林线， γ = 

7.70± 0.09 (3.5 < z < 4.5), 2.95± 0.40 (1.5 < z < 3.5), 0.24± 0.03 (0.5 < z < 1.5)。与

观测相比基本符合。但随红移的减小γ 值明显地下降得更快；在高红移端，演化



 30

更强烈。γ 随 W 的变化情况，模拟也得到了较好的结果。另外，模拟还发现，γ

值非常敏感于电离 UV 背景辐射的强度。在高红移端，UV 辐射很不确定，这影

响了γ 值的决定，是模拟结果与观测不完全符合的主要原因。 

 

图 10.22  赖曼α 森林的演化。 

 

§6.4.3 赖曼α 森林和宇宙学参数 

宇宙流体力学数值模拟结果表明，赖曼α 森林是宇宙结构形成过程中的自然

结果。在进行模拟时，必须给定宇宙模型和某些宇宙学参数。反过来说，赖曼α

森林也是宇宙探针，通过比较模拟结果和赖曼α 森林观测资料可以确定某些宇宙

学参数或者提出限制。例如，测定宇宙中重子物质含量Ω b , 质量密度，质量扰

动的幅度，质量谱，IGM 的热演化，IGM 的金属度和宇宙的化学演化, 宇宙速

度场等。 

星系和 IGM 中的重子含量Ω b 与宇宙结构形成模型密切相关，因此，是一个

重要的宇宙学参数。在赖曼α 森林的流体力学数值模拟中可通过计算中性氢的

Gunn-Peterson 光深τ 来求得Ω b。光深τ 与Ω b 的关系可表为[50,51]： 

τ ∝ (ΓH(z))-1(Ω bH0
2)2 (1+z)6 α (T) ( ρ / ρ )α (1+H0

-1dv/dr)-1.    (10.29) 

其中，H0 为现在的哈勃常数，H(z)为红移 z 处的哈勃常数，Γ为光致电离率，α (T)

为复合系数，是温度的函数， ρ 为密度， ρ 为平均密度，α 为常数，dv/dr 为视

线方向的本动速度梯度。在这些量已知时，τ ∝ (Ω bh2)2。通过模拟光谱或观测的

赖曼α 森林谱的流量减缩 D = 1 - e-τ 可以求出τ ，从而得到Ω b。目前的研究一般

只给出Ω b 的下限：Ω b h2 > 0.01 或 0.02(h=H0/50)，取决于宇宙模型。当然，上

述计算光深τ 的公式(10.29)是一个简化的公式，只考虑了光致电离。实际情况要

复杂得多，可能还须考虑其它因素，如热加宽、激波加热、碰撞电离等。因此，

它的应用受到一定限制。 

Croft et al.[51-53]提出一种方法，可以从赖曼α 森林计算质量扰动谱: 

P(k)=Pp(k/kp)n                                         (10.30) 
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他们利用 19 个类星体的赖曼α 森林观测光谱，结合模拟计算，求出在 z = 2.5 处

的 P(k) : n= -2.25± 0.18, Pp= 2.21
00.1

68.0

+

−
 ×  107 (km s-1)-3, kp= 0.008 (km s-1)-1 , 

∆ 2(kp) = 0.573 233.0
166.0

+
−  (∆ 2(k)≡k3P(k)/2π 2). 其他人用不同的方法和不同的赖曼α

森林资料，得到类似的结果。例如，McDonald et al.(2000)[54]利用 8 个类星体的

赖曼α 森林资料求得 z=3 时质量扰动谱的 n = -2.55± 0.10，并推出初始质量扰动

谱的 n = 0.93± 0.10 。 

利用从赖曼α 森林得到的初始质量扰动谱，结合星系团质量函数可推出Ω m .

其值与宇宙模型有关。一般来说，Ω m ≈ 0.4。  

从(10.29)可以看到，光深τ 的计算须知道各点的温度、UV 背景辐射强度和

速度梯度。因此，利用赖曼α 森林还可讨论 IGM 的热演化[55,56]、UV 背景辐射的

演化[57]和速度场[58]。一般认为，赖曼α 森林的线宽 b 是热运动造成的。但实际

上应有其它的加宽因素。不过，最小的 b 应该是热加宽造成的。因此，从 b 分布

的下截断可以确定 IGM 的温度。许多人利用高分辨率高信噪比的类星体光谱定

出的 b 的下截断研究 IGM 的热演化。有些研究表明，在 z≈3 处，温度有一峰值。

但另一些研究却得到 IGM 的温度在很大的红移范围内近似为 2×104 K, 不演化。

目前还不清楚是什么原因造成了这种差别。 

利用赖曼α 森林对 UV 背景辐射强度的研究表明，背景辐射强度随红移减

小，红移从 3 到 5，强度减小 3 倍。 

总之，赖曼α 森林的宇宙流体力学数值模拟研究取得的巨大成功使赖曼α 森

林成为宇宙学研究的有力工具。 

关于赖曼α 森林的更详细的介绍有兴趣的读者可参阅 Bechtold (2003)[59], 

Huang & Zhou(2002[60], 2003[61])。 

 

§10.5 重元素(金属)系统 

    

本节讨论重元素(或金属)吸收系统，包括阻尼赖曼α 系统、赖曼系限系统、

C IV 系统、Mg II 系统等。这些吸收线都是插入天体产生的。与类星体本身联系

在一起的吸收云产生的成协系统吸收线将在§10.7 中讨论。 

§10.5.1 重元素系统的一般特征 

    重元素系统和前两节讨论的赖曼α 森林虽然都是插入天体产生的，但两者的

性质截然不同。这意味着两者可能有不同的起源。为了便于比较,本节中也简单

总结赖曼α 森林的观测特征。 

1. 柱密度  

赖曼α 森林的柱密度大多在 1012 cm-2 - 1017 cm-2。柱密度分布呈幂谱(见
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(10.11)式)，谱指数β 在 1.4 – 2.0,依赖于红移。等值宽度的分布为指数形式(见

(10.10)式)。 

重元素系统的柱密度要高得多，一般在 1017 cm-2 - 1022 cm-2，阻尼赖曼α 系

统的柱密度最高，其 NH I> 1020 cm-2。 柱密度的分布也呈幂谱，β 一般在 1.7 – 2.0。

谱指数是否随红演化，目前尚无定论，但有迹象表明，谱指数与红移有关。同赖

曼α 森林类似，重元素系统的等值宽度的分布也可用指数很好拟合。 

 
图 10.23 阻尼赖曼α 系统柱密度的分布。取自 Storrie-Lombardi & Wolfe(2000)[62]。 

 

Storrie-Lombardi & Wolfe(2000)[62]观测了一个包含 646 个 QSO 的样本，找到

85 个阻尼赖曼α 系统。他们发现，柱密度的分布可用幂谱很好的拟合，但柱密

度分布函数在 z > 4 时变陡。图 10.23 是他们得到的 z = 3 处阻尼赖曼α 系统的柱

密度分布。 

 

   图 10.24 Mg II 系统等值宽度的分布，取自 Steidel & Sargent(1992)[63]。长虚线为(10.10)

指数形式拟合观测资料的结果。短虚线为幂谱 f(W)∝W-k 形式的拟合结果。 
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Steidel & Sargent(1992)[63]系统地搜寻了 Mg II 系统。图 10.24 是他们得到的

一组样本的 Mg II 系统等值宽度的分布。图中的长虚线为(10.10)指数形式拟合观

测资料的结果。短虚线为幂谱拟合结果。虽然难以判断哪种形式更好，但指数形

式一般来说是可以接受的。 

有趣的是，如果把重元素系统和赖曼α 森林的 H I 柱密度分布画在一张图上，

两者的分布可用同一个幂谱统一起来。图 10.25 是 Storrie-Lombardi & 

Wolfe(2000)[62]的研究结果。图中标出了赖曼α 森林、赖曼系限系统和阻尼赖曼α

系统。H I 柱密度的跨度从 1012 cm-2 到 1022 cm-2，达 10 个量级。虚线是拟合的结

果。由此定出的谱指数为 1.46。 

 

图 10.25 赖曼 α 森林、赖曼系限系统和阻尼赖曼 α 系统的柱密度分布，取自

Storrie-Lombardi & Wolfe(2000)[62]。 

 

 2. 尺度、温度、元素丰度 

   赖曼α 森林吸收体的尺度很大，一般 102 kpc,个别可达 105 kpc；吸收体的形

态可呈球状、纤维状或盘状。b 值在 15 – 55 km s-1，平均约 30 km s-1,表明其温

度为几万度；重元素丰度为 10-2 太阳丰度。 

测定重元素系统吸收体的尺度很困难。一般是在类星体星场通过直接成像来

寻找对应体。已有几例获得成功。重元素系统吸收体的尺度在 100 - 101 kpc,与星

系同量级。目前对重元素系统吸收体的形态和性质还不大了解。重元素系统吸收

线常可分解为几个成分(见图 10.26)，通常把它解释为吸收体包含若干小云或者

吸收体是旋转气体盘(参见§10.5.2)。 

重元素系统的b在5 – 25 km s-1, 因此，重元素系统吸收体的温度比赖曼α 森

林吸收体低。 
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图 10.26 重元素系统的多成分吸收线。这是 QSO 1331+170 的 Si IV 1394(左), 1403(右)双

线。每条线都可以分解为一一对应的 4 条线。 

 

    重元素系统吸收体的重元素丰度为 10-1 太阳丰度，比赖曼α 森林吸收体高一

个量级。在许多阻尼赖曼α 系统里探测到中性氢 21 厘米谱线。也探测到氢分子

谱线和氘(D)。 

探测 H2 谱线具有重要意义，因为可以推断气体温度，有利于讨论宇宙早期 

的恒星形成。对 QSO 0347-3819 的几个阻尼赖曼α 系统的研究表明，氢分子大约

占氢总量的 10-6, 与星系中的弥漫星云类似，而温度(激发温度或运动温度)只有

几百度。 

 

图 10.27 大爆炸宇宙模型预言的轻元素丰度，取自 Burles & Tytler(1998)[65]。纵坐标为

相对于 H 的丰度，横坐标η为重子数与光子数之比。η与 bΩ h2 对应，图的上部也给出相应

的 bΩ h2 值。方框是 D 的测量值。 
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探测氘(D)同样具有重要意义，因为可以检验大爆炸宇宙模型。图 10.27 给出

大爆炸宇宙模型预言的轻元素丰度和对氘的测量结果，取自 Burles & 

Tytler(1998)[65]。近年来，D’Odorico et al.(2001)[66], Levshakov et al.(2002)[67]在 QSO 

0347-3819 的 za = 3.025 的阻尼赖曼α 系统中探测到了氘，发现其丰度 D/H 为几

倍 10-5,与大爆炸宇宙模型预言的值相同。同时，推得  bΩ h2 ≈ 0.02。与图 10.27

的结果一致。 

3. 空间分布  

赖曼α 森林吸收体一般不成团，仅在小尺度上有弱成团倾向。重元素系统吸

收体则有强烈成团倾向，与赖曼α 森林吸收体形成鲜明对比。各种样本的统计分

析都证实了这一点。图 10.28 是两点相关函数分析结果：(上) C IV 系统样本，取

自 Sargent et al.(1988)[64]；(下) Mg II 系统样本，取自 Steidel & Sargent(1992)[63]。

从图可以看出，两点相关函数都有大于 3σ 的超出。 

 

 

 

图 10.28 重元素系统的两点相关函数。(上) C IV 系统, 取自 Sargent et al.(1988)[64]；(下) 

Mg II 系统, Steidel & Sargent(1992)[63]。 
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4. 演化   

高红移赖曼α 森林有强烈的宇宙演化，但低红移赖曼α 森林不演化(见图

10.16)。 

一般认为，重元素系统不演化。但重元素系统情况复杂。图 10.29 是从各类

重元素系统巡天样本得到的演化情况。对于阻尼赖曼α 系统和 Mg II 系统，演化

指数在 1左右，可以认为它们不演化(q0 = 0)。赖曼系限系统在 z < 2.5 时不演化，

在 z > 2.5 时却明显演化，但对全部红移区间(0 – 4)进行分析则得到 γ ≈ 1.5。

最有趣的是 C IV 系统, 其演化指数为负。这意味着红移越大，吸收体越少。可

能的解释是：(1) 产生 C IV 线的天体的电离度随红移系统地变化；(2) 吸收体的

重元素丰度随红移的减小而迅速增加。 

 

    图 10.29 重元素系统的演化: 阻尼赖曼α 系统(实心方块), C IV 系统(黑点)，Mg II 系统

(叉 )，赖曼系限系统 (圆圈 )，取自 Bechtold(2003)[59]。数据来自 Storrie-Lombardi & 

Wolfe(2000)[62]，Stengler-Larrea et al.(1995)[68], York et al.(1991)[69]. 

 

5. 重元素系统的起源：与星系的关系 

    赖曼α 森林起源于星系际气体的过密区。一般认为，重元素系统起源于星系

或与星系有关。 

    通过在具有重元素系统的类星体周围星场的直接成像(光学、红外、赖曼α  

发射等)探测产生重元素系统的吸收体。对许多重元素系统，特别是阻尼赖曼α  

系统进行了这种探测。的确在某些类星体周围探测到了与重元素系统对应的吸收

体。这些吸收体无疑都是星系。图 10.30 是 QSO 3C 336 周围星场的成像结果。

图中标出了 QSO 3C 336 和许多星系的位置。星系边的数字表该星系的红移：粗
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体字表示在类星体光谱中找到了具有相同红移的重元素系统，细体字表示未找到

具有相同红移的吸收线。 

   虽然重元素系统吸收体是星系，但目前对这些星系的性质还不了解，也不知

道吸收体位于星系的什么部位。产生重元素系统的可能是：旋涡星系的盘或晕；

富气体的矮星系；低表面亮度星系。 

 

 

           图 10.30 QSO 3C 336 周围星场，取自 Steidel et al.(1997)[70]。 

 

§10.5.2 阻尼赖曼α 系统的金属度和宇宙化学演化 

阻尼赖曼α 系统的柱密度最高，一些吸收原子数很少的跃迁产生的弱线也可

能被观测到，因此，它们是吸收线系统中最有利于研究重元素丰度的吸收体。另

一方面，阻尼赖曼α 系统的红移范围很大，因此，它们也可用来研究宇宙的化学

演化。 

1. 阻尼赖曼α系统的金属度 

    1990 年代中期，Pettini et al.(1997)[71]做了一个广泛的巡天，他们成功地观测

到 30 多个阻尼赖曼α 系统，并准确地测定了 Zn 线和 Cr 线的柱密度。他们发现，

Zn/H 值为太阳值的 1/10 – 1/50。平均来说，Zn 的丰度低于银河系中薄盘或厚盘

恒星，但高于晕星(见图 10.31)。由于 Zn 是 Fe 族元素，这个结果大体上代表了

Fe/H。 

近年来不少人利用 Keck 和 HST 的资料研究阻尼赖曼α 系统的金属度，测量 

了大量重元素如 Fe, Mg, Mn, Cr, Si, Zn, Ti, Al, S, N, O 的丰度。作为一个例子，表

10.1 列出 Dessauges-Zavadsky et al.(2002)[72]的结果。然而，不同人得到的结果有 

很大的弥散。究其原因，除了测量的不够准确和不同的阻尼赖曼α 系统之间的差

异外，最重要的是尘埃。 
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图 10.31  阻尼赖曼α 系统的金属度分布(实线)；(上)点线为银河系的晕星；(中)点线为银河

系厚盘的恒星；(下)点线为银河系薄盘的恒星。取自 Pettini et al.(1997)[71]。 

 

 

表 10.1 几个 QSO 的阻尼赖曼α 系统的金属丰度。 

 

QSO   za [Fe/H] [Si/Fe] [Zn/Fe] [Mn/Fe] [Ti/Fe] [Mg/Fe] 

0100+13 2.309 -1.78± .08 0.35± .07 0.25± .04 --    -- 0.44± .19

1331+17 1.776 -2.01± .09 0.61± .03 0.75± .05 -0.15± .04 <-0.45 0.88± .22

2231-00 2.066 -1.20± .09 0.40± .05 0.41± .07 -0.16± .10 0.70± .09    -- 

2343+12 2.431 -1.12± .06 0.54± .05 0.62± .06 0.21± .05    --    -- 

[ 说明 ] 这里给出的丰度是相对于太阳的丰度 ,即 [X/H] ≡ log[N(X)/N(H)]DLA – 

log[N(X)/N(H)]⊙ , X 代表元素. 

 

尘埃是由重元素凝固而成的固态物质。通过吸收线探测到的只是气态物质，

而不是全部重元素。实际上，重元素系统吸收体的温度并不高，因此，许多重元
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素会凝固成尘埃。受影响最大的是耐熔元素，如 Si, Fe, Ca,Ti, Mn, Al, Ni 等。其

次是 C, N, O。受影响最小的是 Zn, S, Ar 等。因此，Pettini et al.(1997)[72]用 Zn 来

测量金属度是比较可靠的。 

考虑到尘埃的影响后，目前认为，阻尼赖曼α 系统的金属丰度大约是太阳丰

度的 10-1; 而丰度模式(重元素之间的相对丰度)则是典型的 II 型超新星的核合成

的产物。 

 2. 阻尼赖曼α系统的谱线轮廓 

阻尼赖曼α 线的轮廓很复杂，有些是单线，有些则分列为若干成分(如图

10.26)。Prochaska & Wolfe(1997)[73]研究了大约 30 个阻尼赖曼α系统的谱线轮廓，

并指出：如果吸收体是一个快速旋转的气体盘，则可以再现观测到的谱线轮廓(见

图 10.32)。这个研究结果有利于阻尼赖曼α系统吸收体是旋转的盘星系的观点。

但是，也有人指出，再现观测轮廓不一定非要旋转盘。例如，塌缩原星系的碎块

也在旋转，视线穿过这种碎块时也会观测到类似于阻尼赖曼α线的轮廓。尽管如

此，对轮廓的研究有助于了解吸收体的结构和内部运动状况。 

 

图 10.32 快速旋转的气体盘产生的吸收线的轮廓。中间的圆为一逆时针旋转的气体盘。

五个点代表五条不同的视线穿过气体盘。箭头指该点的旋转速度的方向。视线与盘面法线的

交角为 70º。1-5 图即为各视线方向观测到的吸收线的轮廓。取自 Prochaska &Wolfe(1997)[73]。                 
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   3. 宇宙化学演化 

   至少在高红移，阻尼赖曼α系统吸收体占了宇宙重子物质的很大一部分。因

此，阻尼赖曼α系统的元素丰度随红移的变化将部分地反映宇宙的化学演化。不

过，由于丰度测量的不确定性，阻尼赖曼α系统的元素丰度是否随 z变化尚无明

确的结论。 

   1990 年代中期，一些观测表明，阻尼赖曼α系统的元素丰度随 z演化，其方

式与不同银心距处银河系晕和盘的丰度演化模型一致。然而，近年来的某些观测

却得到不同的结论。图 10.33 是 Prochaska & Wolfe(2000)[74]给出的阻尼赖曼α系

统的 Fe 丰度在 z≈1.5 – 4.5 区间的变化。确实看不出 Fe/H 值与红移有关。 

 

图 10.33 阻尼赖曼α 系统的 Fe 丰度在 z≈1.5 – 4.5 区间的变化,取自 Prochaska & 

Wolfe(2000)[74]。方块为作者的资料，星号为 Lu et al.(1996,1998)[75,76]的资料，圆圈为平均金

属度。 

 

             §10.6 宽吸收线系统和成协吸收线系统 
 

§10.6.1 宽吸收线(BAL)系统 

1. 宽吸收线的一般特性 

早在 1967 年 Lynds 就发现类星体 PHL 5200 光谱中有很宽的吸收线。以后的

各种巡天发现了一大批光学选类星体具有宽吸收线。光谱中有宽吸收线的类星体

称为宽吸收线类星体(BAL QSO)。宽吸收线的基本特点是谱线很宽，一般来说，

宽度>2000 km s 1− 的才称为宽吸收线。宽吸收线的线宽最宽可达 20000 km s 1− 。

宽吸收线都位于共振发射线的短波侧，其红移略小于发射线红移。相对于发射线，
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宽吸收线的蓝移可达 66000 km s 1− . 因此， 实际上，发射线和宽吸收线一起构成

了 P Cyg 轮廓。这表明，宽吸收线类星体有大量的物质外流，外流速度达可达几

万 km s 1− 。 
研究表明，宽吸收线观测上可分为两个次型：高电离宽吸收线(HiBAL)和低

电离宽吸收线(LoBAL)。大约 85% 的宽吸收线类星体具有高电离宽吸收线，即

C IV λλ  1548, 1551, N Vλλ 1239，Si IVλλ 1394, 1403，和 Lyα 。少数(约 15%)

宽吸收线类星体具有低电离宽吸收线，即除了上述谱线外还有低电离吸收线，如

Mg IIλλ 2796,2803 , Al IIλ 1761, Al IIIλλ 1855,1863, C IIλ 1335 等。实际上还有

第三个次型，即少数 LoBAL 类星体的光谱中还出现 Fe II, Fe III 线。比较 HiBAL

和 LoBAL 后发现，低电离吸收线的宽度总是窄于高电离吸收线。 

宽吸收线类星体在光学-紫外波段比一般的类星体有较高的偏振。特别是 

LoBAL 类星体，偏振最高，而且有尘埃引起的红化。 

虽然宽吸收线的线心强度不一定为零，但各种方法计算的结果都表明，绝大

多数宽吸收线的光深 τ ~ 10 0，因此，宽吸收线是饱和线。 
一般认为，产生宽吸收线的外流物质处于电离平衡。从光致电离模型算出的

外流物质的重元素丰度高于太阳丰度。外流物质的柱密度很高，一般都在 1020 

-1022 cm-2。但产生宽吸收线的气体云并不充满宽吸收线区，其填充因子应<10-5。

宽吸收线气体的电离参数 U 的范围为 0.01 < U < 1。 

产生宽吸收线的外流物质位于何处？现在还不能肯定。但有一些观测事实显

示，至少有一部分外流物质位于宽线区以外。例如，曾观测到 N V 宽吸收线造成

Lyα 发射线流量的减少。 

宽吸收线的强度可能有时标为年的变化。已观测到一些宽吸收线在 1 年左右

时间内强度发生变化，幅度最大的可达 40%。 但从未观测到外流速度的变化。

这表示外流物质总量可能变化，但流动是稳定的。 

X-射线观测发现，宽吸收线类星体的软 X 射线辐射非常弱，因而，光学-X

射线谱很陡。这一现象对模型施加了强烈限制。 

2．宽吸收线类星体 

宽吸收线是类星体本身的吸收云所产生的吸收线，但不是每一个类星体都有

宽吸收线。以前只在光学选类星体光谱中发现了宽吸收线。对各种样本的统计研

究表明，大约 10-15%的光学选类星体有宽吸收线。为什么只有一部分光学选类

星体有宽吸收线呢？ 

通常认为可能的原因是：从类星体中心看出去，大约 10-15%的天空被产生

宽吸收线的外流气体云覆盖。所有类星体都有物质外流，只有当视线正好穿过吸

收云时，才观测到宽吸收线；否则，就是通常的类星体。一般认为，产生宽吸收

线的气体大体上是向吸积盘外侧吹出去的，因此，按照通常的类星体模型，宽吸
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收线类星体应是“侧向”(edge-on)类星体。从 C IV 线的轮廓和其它方法估计，

宽吸收线区的复盖因子应<20%. 

对这种可能性进行过统计检验。一种检验是比较 BAL QSOs 样本和非 BAL 

QSOs 样本的统计性质，看看这两类 QSOs 是否出自同一个母样本。利用类星体

巡天样本进行的研究表明，BAL QSOs 和非 BAL QSOs 的连续辐射和发射线的统

计性质并无明显差别。如果用取向的差别而不是物理性质的差别来看待 BAL 

QSOs 和非 BAL QSOs 就十分自然。另一种更直接的检验是计算某条谱线的发射

线等值宽度 Wem和吸收线等值宽度 Wabs 之比 Wem/Wabs，看看其值是否小于 1. 如

果 BAL 吸收云不能覆盖全部类星体天空，则应该有 Wem/Wabs< 1。 统计结果确

实如此。当然，这个结果的可靠性依赖于模型. 

还有另一种可能性，即宽吸收线是光学选类星体上发生的暂现的现象。就是

说，类星体一生中大约 10-15%的时间产生宽吸收线。也可以对这种可能性进行

检验。例如，比较不同红移处宽吸收线类星体所占的比例。 

从对光学选宽吸收线类星体的研究来看，后一种可能性很小。一般都支持前

一种模型。 

3．射电噪(radio loud)宽吸收线类星体 

 为什么只有光学选类星体才有宽吸收线呢?这个问题长期以来使天文学家困

惑不解. 直到 1997 年才发现了第一个具有宽吸收线的射电噪类星体。 近年来利

用各种光学巡天(如 LBQS, Sloan 等), 结合射电观测发现了一批射电噪宽吸收线

类星体.  

Becker 及其合作者利用 VLA  FIRST ( Faint Images of the Radio Sky at 

Twenty-cm )进行的亮类星体巡天( Bright Quasar Survey ),即 FBQS,发现了一批射

电噪宽吸收线类星体[77-79]。对它们的研究表明, 射电噪宽吸收线类星体的射电辐

射为致密源；射电谱既有陡谱(大约占 2/3)，也有平谱(大约占 1/3)；低电离 BAL 

QSOs 的颜色分布整体上红于 FBQS 类星体；FBQS 类星体中 BAL QSOs 的比例

比光学选类星体大一倍。SDSS(Sloan Digital Sky Survey)巡天也发现了一批射电

噪宽吸收线类星体[80,81]，由此推出，它们所占的比例比 FBQS 的大 4 倍。有趣的

是， Gregg et al.(2000)[82] 的观测发现， FIRST 射电噪宽吸收线类星体

J101614.3+520916 的射电辐射为典型的 FR-II 型双源。 

   射电噪宽吸收线类星体的发现对目前的宽吸收线模型提出挑战。射电星系的

相对论束模型可以统一地解释核占优的平谱源和瓣占优的陡谱源。如果视线接近

噴流，观测到的就是前者；如果视线与噴流成较大的交角，观测到的就是后者。

前面提到，宽吸收线类星体是侧向的，这就与射电噪宽吸收线类星体的射电观测

矛盾。因此，宽吸收线仍可能是暂现现象。有人提出，宽吸收线可能出现在类星

体发展史上某个活动相，比如，年青时代。 
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   一个有趣的观测支持了这种看法。Ma(2002)[83]发现，高红移亮射电噪类显体

TEX 1726+344 在 1988 年的观测中显示有窄吸收线，但 12 年后的 2000 年再次

观测时，窄吸收线已经发展成宽吸收线了。这表明，至少在这个类星体里，宽吸

收线是暂现现象；同时也说明，宽吸收线和窄吸收线可能有同样的起源，或者，

两者是相关的。 

§10.6.2 成协吸收线系统 

    成协吸收线是内禀吸收线，即类星体本身的吸收物质所产生的吸收线。其基

本观测特征如下。 

 

图 10.34 3C 351 的成协系统吸收线，取自 Yuan et al.(2002)[8]。(上)Lyman α 线；(下)O VI

线。虚线为宽发射线，实线为成协吸收线的最佳拟合。图上部的字母表 FWHM > 60 km s-1

的吸收线成分, 图下部的字母表 FWHM < 60 km s-1 的吸收线成分。 
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1. 成协系统吸收线很窄，其宽度一般只有 101 km s-1 ，远小于宽吸收线的 

宽度, 也远小于发射线的宽度。图 10.34 是 3C 351 光谱里成协系统的谱线(对照

图 10.9)。 

 2. 成协系统的红移 za≈ zem, 两者相差几百到几千 km s-1 。一般是成协吸收线

相对于宽发射线兰移，因而 za< zem 。这意味着有物质外流。例如，3C 351 的

zem=0.3721, 它的最显著的一个成协系统的 za=0.3644, 物质外流的速度≈1700 km 

s-1。也观测到有些成协系统的吸收线相对于宽发射线红移，即 za> zem 。但这并

不一定意味着有物质朝中心源下落。因为，宽发射线很宽且轮廓不对称，由宽发

射线定出的 zem 并不等同于类星体的真实红移。因此，即便是 za 略大于 zem，仍

有可能是物质外流。另外，在某些物质外流的模型里，观测者如果从某些特定的

方向看过去，外流物质也会造成吸收系统的 za> zem 。 

    3. 成协系统吸收线除了氢线(Lyα 等)外, 还有 O VI，N V 等高电离线，表明

吸收云的温度很高。柱密度远低于宽吸收线，典型值 NH I≈1014 cm-2 。 

4. 成协系统吸收线的强度常有变化，但变化时标比宽吸收线短，一般只有

几月。 

    5. 对成协系统吸收线的分析表明，产生成协系统的吸收云部分复盖了中心

连续辐射源；是否复盖了宽发射线区尚无定论。 

6. 成协系统主要出现在射电噪类星体里，只在少数射电宁静类星体观测到

成协系统。这与宽吸收线形成鲜明对照。由于样本太少，目前还不清楚这两类类

星体的成协系统吸收线在统计上有什么差别。 

§10.6.3 模型 

   宽吸收线和成协吸收线既然是内禀的，对它们的研究就成为了解类星体核心

区域的有力手段。理论上必须回答如下的问题：吸收物质的物态和其上发生的物

理过程，吸收物质的起源，类星体中心区域的结构，等等。 

   1. 目前普遍相信，无论是产生宽吸收线的吸收云还是产生成协吸收线的吸收

云都处于电离平衡和热平衡。因此，可以利用通常的光致电离模型，考虑各种加

热和冷却过程，求得吸收云的物理条件。 

   2. 关于吸收物质的起源，最流行的看法是，吸收物质产生于吸积盘。强大的

辐射压使物质从吸积盘逸出，在中心源的 UV 和 X 射线的作用下，这些物质形

成“风”，被吹出中心区。 

3. 中心区的结构是一个复杂的问题。普遍认为，“取向”模型是可以接受的，

即所有类星体都有物质外流，当观测者从不同的方向看去时，可能得到三种结果：

无吸收线，宽吸收线，成协吸收线。图 10.35 是 Elvis(2000)[83]给出的吸收线“统

一”模型。 

按照这个模型，物质(风)从吸积盘上一个很窄的范围内垂直流出，在中心源 
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强大辐射压的作用下弯曲而形成漏斗形薄层，其张角最大可达 60°, 散开约 6°- 

12º，这样，可以复盖约 10-20%的类星体天空。风的温度很高，约 106 K，气体

高度电离。这种热的高度电离物质(WHIM)的数密度约 109 cm-3,与宽发射线区的

气体云处于压力平衡。压力平衡使冷的宽线区气体云得以维持而不会瓦解。观测

者沿不同的方向往中心看去，将观测到宽吸收线 BAL(朝风的方向)，或窄吸收线

NAL(朝漏斗内)，或无吸收线(从漏斗外)。由于风的温度高，气体高度电离，中

心源来的 X 射线将被吸收。因此，BAL 类星体的 X 射线很弱。利用这个模型，

Elvis(2000)[84]还成功地解释了类星体的某些发射线特征。 

    这个模型认为宽吸收线和成协吸收线是同一股风产生的。当然，也有些人并 

不这样看。 

 
图 10.35 类星体中心区结构。取自 Elvis(2000)[83]。热的高度电离物质(WHIM) 从吸积

盘上流出并形成漏斗形薄层。观测者沿不同的方向往中心看去，将观测到宽吸收线(BAL)，

或窄吸收线(NAL)，或无吸收线(No Absorbers)。 

 

 


