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§7 类星体(AGN)模型 

 
§7.1 模型概述 

      

§7.1.1 黑洞-吸积盘模型 

1. 黑洞的提出 

类星体(AGN)研究的基本问题之一是确定它们的能源。观测表明，类星体与 

活动星系核是高光度天体。典型的类星体的光度约 1046 erg s-1,最大的可达 1048 

erg s-1，远高于正常星系的光度；其它的活动星系核的光度虽不如类星体，但也

与正常的巨星系甚至超巨星系相当。类星体(AGN)的另一个重要观测结果是它们

常有光变。光变时标从几小时到几年。由此可以推断，类星体(AGN)的最大尺度

在 10-4 – 10 pc，远小于正常星系的尺度。 

基于高光度和小尺度这两个观测事实，Lynden-Bell(1969)[1]讨论了射电噪类

星体的能源。类星体的寿命估计为 108 年，因此，光度为 1046 erg s-1 类星体在其

一生中释放的总能量为 1061 erg，等价于 107 M⊙。显然，这也是储存在类星体的

射电辐射区的能量的下限。定义产能的效率η为 

         η = 2Mc
E

，                                         (7.1) 

其中，E 为产生的能量，M 为质量。对于恒星内部进行的核反应，η很小，约 0.7%。

如果类星体储存的能量靠核反应提供，类星体的质量至少应为 109 M⊙。光变限

制了类星体的大小。假定类星体的尺度为 1015 cm，这时，109 M⊙的物质蕴含的

引力势能至少将达 1062 erg。因此，Lynden-Bell(1969)[1]认为，核反应不可能是类

星体的主要能源，最重要的能源应是引力收缩。 

大量释放引力能的最简单的方式，正如 Salpeter(1964)[2]和 Zel’dovich(1964)[3]

所指出的，就是大质量黑洞的吸积。考虑一个质量为 M 的 Schwarzschild 黑洞，

其半径就是引力半径 Rg=2GM/c2。离黑洞中心 r 处、质量为 m 的物体的势能

U=GMm/r. 如果物体从远处被黑洞吸积到 5 gr 处，它所获得的能量 E 在不考虑相

对论效应时为 

   E = 
gR

GMm
5

= 0.1mc2.                                     (7.2) 

这意味着能量转换的效率η = 0.1，比核反应的效率高一个量级。 

Lynden-Bell(1969)[1]的论断并未要求类星体中心一定是黑洞。实际上，当时

也提出一些模型，能够解决能量问题。典型的如巨脉冲星(或 spinar)模型[4]和致

密星团模型。前者认为类星体中心是一个旋转着的巨大脉冲星；后者认为类星体
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中心是大量致密恒星(如中子星)组成的星团。但是，这些模型经不起观测或理论

的检验，最终都被否定。 

前面几章已经提到，类星体光变没有周期性。这实际上否定了巨脉冲星模型，

因为单个天体的自转一定会带来周期性。另外，这种巨型天体即便存在，它也是

不稳定的，很快会塌缩。光变的自相关函数(见图 6.17)是一个很宽的函数，这实

际上否定了致密星团模型。因为，如果光变是星团里单个恒星引起的，光变曲线

将类似于白噪音，自相关函数就会像δ 函数。按照 Rees(1977)[5]的理论(见图 7.1)，

致密星团最终也要演化成大质量黑洞。 

 
       图 7.1  Rees 的流程图：超大质量黑洞的形成。取自 Rees(1984)[6]. 

 

因此，为了解决类星体的高光度、小尺度引起的困难，最好的方案就是其中

心有一个超大质量黑洞(supermassive black hole)。 
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2. 黑洞-吸积盘模型 

黑洞本身不发光。必须有一种机制将引力能转化为辐射能。另外，如果落向 

黑洞的物质带有角动量，那末，在下落的过程中必定存在角动量向外转移的问题。 

如果在黑洞外有一个吸积盘，这两个问题自然就解决了。因此，类星体模型的基

本构成是：黑洞和吸积盘。 

当然，仅有黑洞和吸积盘是不够的。例如，为了解释发射线光谱，必须引入

宽线区和窄线区等等。图 7.2 是普遍接受的类星体(AGN)模型的俯视图，即投影

到吸积盘对称面的图像。中心是一个大质量黑洞，黑洞外面是吸积盘，再外面是

产生宽发射线的宽线区，围绕宽线区的是所谓屏蔽区或尘埃环(torus),最外面的是

窄线区。图上给出各种结构的尺度(对数标度)，当然，只是近似估计，并不准确。

特别是吸积盘和宽线区的关系很不确定。 

 

 图 7.2 类星体与活动星系核的“洋葱”模型。 

 

§7.1.2 统一模型 

类星体和各种活动星系核的主要观测特征很类似，因此，人们把它们归为同

一类天体。同时，类星体和各种活动星系核的观测特征又有不小的差异。一个很

自然的问题是：这些差异是内禀的，即反映了它们的结构或物理本质的差异，或

是由别的原因所引起？ 

从前面几章的介绍，我们看到，类星体和活动星系核的射电和高频辐射显示
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出明显的各向异性。因此，可以想象，对于同一个活动星系核，如果从不同的方

向进行观测，一定会观测到不同的景象。这也意味着，活动星系核的分类可能强

烈地依赖于观测的取向。早在 1970 年代，Osterbrock(1978)[7]在研究 Seyfert 星系

时就指出, Seyfert 2 星系光谱中未观测到宽发射线可能是由于取向效应：屏蔽区

(尘埃环)挡住了来自宽线区的辐射，因此，Seyfert 2 星系与 Seyfert 1 星系本质上

没有什么不同。Blandford & Rees(1978)[8]则认为，当我们沿着射电轴(喷流)的方

向观测射电噪活动星系核时，就会观测到 blazar 现象，因此，blazar 实际上也是

正常的射电噪活动星系核。 

基于这些想法，发展起来了所谓“统一模型”。统一模型企图用最少的参数

统一描述包括类星体在内的各种活动星系核。通常又分为强统一模型和弱统一模

型。强统一模型里只有一个内禀参数，即观测者的视线相对于活动星系核对称轴

的取向。按照强统一模型，各种活动星系核的差异全由取向效应决定。观测者从

不同的方向看过去，将看到不同类型的活动星系核。弱统一模型则容许更多的参

数。最常见的是，除了取向效应外，另一个参数取为光学和射电光度。这类模型

中，活动星系核包括两个基本的类型，即射电噪和射电宁静。 

无论强统一模型还是弱统一模型，基本的参数是取向。粗略地说，按照取向

可以把活动星系核分成“正向”(face-on)和“侧向”(edge-on)。屏蔽区(尘埃环)

未挡住视线的，即为正向；屏蔽区(尘埃环) 挡住视线的，即为侧向。 

 

                表 7.1 一个简单的统一模型 

    

 

 

 

 

 

 

 

 

 

表 7.1 给出一个简单的弱统一模型。在这个模型中，一个参数是射电辐射，

活动星系核分为射电噪和射电宁静；另一个参数为取向，活动星系核分为正向和

侧向。各种活动星系核的对应关系是：Seyfert 1- Seyfert 2; BL Lac - FR I; 射电噪

类星体和 OVV - FR II；宽线射电星系- 窄线射电星系。射电宁静类星体很可能

就是高光度的 Seyfert 1。 

射电性质 取向 

正向(face-on)  侧向(edge-on)

射电宁静 Seyfert 1        Seyfert 2 

类星体 

射电噪 宽线射电星系  窄线射电星系

  BL Lac          FR I 

类星体/OVV    FR II 
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图 7.3 是 Urry & Padovani(1995)[9]提出的统一模型。左上部反映的是射电噪

活动星系核；右下部反映的是射电宁静活动星系核。 

 

             图 7.3 统一模型。取自 Urry & Padovani(1995)[9]。 

 

 

§7.2 类星体(AGN)中心黑洞 
     

§7.2.1 黑洞的一般性质 

1. 黑洞的概念 

黑洞的概念可以追溯到 18 世纪末的法国人拉普拉斯(P. S. Laplace)和英国人

米歇尔(R. J. Michell)。他们预言，宇宙中质量最大的天体将是黑的。从牛顿力学

知道，星体的质量越大，半径越小，物体就越难从星体逃离。如果星体的半径

R≤ rg， 

   rg = 2

2
c
GM ,                                             (7.3) 

其中，M 为星体的质量，那末，光都不可能逃离。因此，星体看上去就是黑的。 

然而，现代黑洞的概念是建立在爱因斯坦广义相对论的基础上的，与拉普拉

斯和米歇尔的黑洞概念完全不同。广义相对论发表后不久，史瓦西(Schwarzschild)

得到了球对称情况下场方程的解。此时，若用自然单位制(即 c=G =1)，线元 ds

可表为： 
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  ds2 = (1-
r
M2 )dt2 - (1-

r
M2 )-1dr2 + r2(dθ 2+sin2θ dϕ 2).          (7.4) 

对这个解的分析表明，空间中存在一个球状区域。球的表面称为视界(event 

horizon),它有非常奇特的性质。视界是单向膜，粒子可以从外部进入视界，但任

何粒子，包括辐射，都不允许从视界走出。因此，从外界观测者来看，视界包围

的部分是“黑”的。球心是一个奇点，那里的起潮力为无穷大。理论分析表明，

进入视界的粒子在有限的时间内不可避免地落到中心。因此，视界包围的部分不

是恒星那样的实体，而更像一个“洞”。视界包围的部分称为黑洞，更准确地说，

史瓦西黑洞。有趣的是，史瓦西黑洞的半径就是(7.3)式的 rg(用自然单位制时，rg= 

2M)，rg 又称为引力半径或史瓦西半径。 

按照广义相对论，强引力场处的辐射在远处观测时将有红移，即引力红移。

光源越接近史瓦西黑洞，红移就越大。在视界处，红移达无穷大。因此，史瓦西

黑洞的视界又是无限红移面(static limit)。 

1963 年克尔(Kerr)得到了场方程的一个稳态轴对称解。后来此解又被推广到

带电的情况，即所谓克尔－纽曼(Kerr-Newman)解。在自然单位制(即 c=G =1)下，

线元 ds 为： 

  ds2 = (1-
Σ
− 22 QMr )dt2 -

Σ
− )2(2 2QMr asin2θ dtdϕ -

∆
Σ dr2 -Σ dθ 2- 

- [(r2+a2)sin2θ +
Σ
− )2( 2QMr a2sin4θ ]d 2ϕ                 (7.5) 

其中， 

    Σ = r2 + a2cos2θ ,                                       (7.6) 

        ∆= r2 -2Mr + a2 + Q2,                                   (7.7) 

        a = J/M.                                              (7.8) 

Q 为电量, J 为角动量, 因此, a 为单位质量的角动量。 

克尔－纽曼解是最一般的稳态解，它有三个参量，即质量 M、角动量 a 和电

量 Q。a＝Q = 0 时，回到史瓦西解。Q = 0 时即为克尔解。克尔解的分析将导致

一个与史瓦西黑洞不同的黑洞，即克尔黑洞。 

克尔黑洞的视界有两个，无限红移面也有两个，而且，视界与无限红移面不

重合。图 7.4 是克尔黑洞的剖面图。外、内视界 hr± 和外、内无限红移面 sr± 为， 

         hr± = 2c
GM

± 22
2 )( a

c
GM

− ，                         (7.9) 

         sr± = 2c
GM

± θ222
2 cos)( a

c
GM

− ,                     (7.10) 

这里，为了同史瓦西黑洞比较，已回到通常的单位制。 
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图 7.4 克尔黑洞的剖面图。

hr+ 和
hr− 分别为外、内视界；

sr+ 和
sr− 分别为外、内无限红

移面。 

 

    视界与无限红移面之间的区域，即图 7.4 中的阴影部分，称为能层

(ergosphere)。能层也有两个。外视界 hr+ 和外无限红移面 sr+ 之间的为外能层。进

入外能层的粒子仍有可能逃出，但一旦进入外视界，粒子就不可能再逃出来了。

从外能层逃出的粒子的能量有可能比进入外能层前的能量高。因此，外界有可能

通过这种方式从克尔黑洞抽取能量。由于黑洞的边界是由视界而不是由无限红移

面来定义的，因此，准确地说，外视界 hr+ 包围的区域才是克尔黑洞。比较(7.9)

和(7.3)，可以看到，克尔黑洞比史瓦西黑洞小。有趣的是，克尔黑洞的奇异区不

是一个点，而是一个环。 

Q≠ 0 时将得到一个带电的黑洞。它的性质与克尔黑洞类似。由于天体都是

电中性的，宇宙中一般不会出现带电的黑洞。即便出现了，在强大的电场作用下，

黑洞很快就会变成电中性。 

有关黑洞的详细介绍已超出本书的范围。对黑洞有兴趣的读者可参阅广义相

对论方面的书籍或讨论黑洞的专著，如趙峥著：《黑洞的热性质与时空奇异性》，

北京师范大学出版社，1999。 

2. 黑洞周围粒子的运动 

(1) 史瓦西黑洞情形。 

对于非零静止质量的粒子，可用与经典力学类似的方法讨论，但引力势须用

所谓有效势 

)(rVeff = 
2
1 (1-2

r
M )[1+(

r
L )2],                               (7.11) 

其中，L 是无穷远处测量的粒子的角动量。非零静止质量的粒子的运动方程为 

         2r& = 2
∞E - (1-

r
M2 )[1+(

r
L )2],                             (7.12) 
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其中，
∞E 是无穷远处粒子的能量。 

L = 0 时粒子作径向运动。假定无穷远处粒子的初速为零，即
∞E = 1。从史瓦

西度规(7.4)和(7.12)可得 

     
dt
dr  = )21(

r
M

− 2/1)2(
r
M .                                (7.13) 

r→2M(即趋向视界)时，dr/dt→0. 这样，从远处的观测者来看，粒子越靠近视界，

其下落的速度越小，在视界处，速度为零。因此，从远处的观测者来看，需要无

穷长的时间粒子才可到达视界。 

L≠ 0 时，粒子将绕黑洞做轨道运动。从(7.11)可知，L≠ 0 时有效势有两个极

值，其位置在 

     r mm = 
2
1

M
L2

[1± 2)(121
L
M

− ],                          (7.14) 

负号对应极大，正号对应极小。 

与经典情形类似，圆轨道对应于有效势的极小。从(7.14)知道，L< 12 M 时，

有效势没有极值，也就是说，不存在稳定的轨道；L= 12 M 时，得到最小的稳

定轨道，或边际稳定轨道。由(7.14)，边际稳定轨道的半径为 
     sr = 6M = 3rg .                                        (7.15) 

在这个半径以内运动的粒子，不可能有稳定的圆轨道，最终将落入黑洞。 

边际稳定轨道对黑洞-吸积盘模型具有重要意义。吸积盘里，物质绕黑洞作

Kepler 旋转，并缓慢地移向中心。对于给定的角动量，圆轨道的能量最小。因此，

吸积盘里作圆轨道运动的粒子才会造成最有效的吸积。但是，粒子能量的损失必

须发生在边际稳定轨道以外。Bardeen et al.(1972)[10]指出，边际稳定轨道以内的

粒子将很快落入视界，它们没有足够的时间产生电磁辐射。即便产生了电磁辐射，

相当多的光子也会被俘获而落入黑洞。因此，对落向史瓦西黑洞的物质来说，最

大的吸积效率由最小稳定轨道处的束缚能决定。单位质量的粒子在最小稳定轨道

处的能量 Es= )6( MVeff =4/9，对应的无穷远处的能量
∞E = sE2 = 3/8 。束缚

能 Eb 即为粒子静止能与无穷远处的能量
∞E 之差, Eb = 1- 3/8 =0.057.因此，落

入史瓦西黑洞的粒子最多只有其静止质量的 5.7%的能量被释放出来。 

克尔黑洞周围粒子的运动非常复杂。这里，我们只给出最感兴趣的一些结果，

详细的讨论可参阅有关文献[10,11]。 

对于在克尔黑洞赤道面上运动的粒子，最小的稳定圆轨道的半径为 
   sr = M{3+Z2m [(3-Z1)(3+Z1+2Z2)]2},                       (7.16) 

其中，负号对应顺行(prograde)，正号对应逆行(retrograde)，而 
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       Z1= 1+(1- 3/1
2

2

)
M
a [(1+ 3/1)

M
a +(1- 3/1)

M
a ] ,                   (7.17) 

       Z2= (3 2/12
12

2

)Z
M
a

+ .                                    (7.18) 

a = 0 时， sr = 6M， 回到史瓦西黑洞情形。对a =M 的极端旋转黑洞， 

       sr = 
⎩
⎨
⎧

)(,9
)(,

retrogradeM
progradeM

                                 (7.19) 

    同样可以讨论最小稳定圆轨道处的束缚能。结果表明，当a从 0 增至 M，即

从史瓦西黑洞到极端克尔黑洞，对顺行粒子，最小稳定圆轨道半径从 6M 减小到

M，相应地，效率将从 5.7%增至 42%。 

§7.2.2 类星体(AGN)中心黑洞 

既然类星体(AGN)的中心有一个黑洞，很自然的问题就是，黑洞的质量多

大？黑洞是什么类型，史瓦西黑洞还是克尔黑洞？ 

1. 黑洞质量的测定 

测定中心黑洞的方法大体上可分为直接测定和间接测定两种。直接测定黑洞

质量的方法就是动力学方法，包括： 

(1) 星系(恒星)动力学方法。 

如果星系中心有一个大质量黑洞，显然它将影响星系中恒星的运动特征。从 

星系动力学的无碰撞 Boltzmann 方程，可以得到[12] 

       M(r) = 
G

rV 2

+ 
G

rr
2σ [

rd
d

ln
lnν

−
rd

d r

ln
ln 2σ

− )1( 2

2

rσ
σθ−− )1( 2

2

rσ
σφ−− ].      (7.20) 

其中，M(r)为距星系中心 r 以内部分的质量，V 为旋转速度， rσ 、 θσ 、 φσ 分别

为三个方向的速度弥散度，ν 为示踪天体的密度。通常可假定ν 正比于光度密度，

也就是说，示踪天体的质光比与 r 无关。方程(7.20)中的各量不是投影到天球切

面上的量，因此，还需要转化到投影量。如果从实测得到各参量，于是就可以得

到 M(r)随 r 变化的曲线。R→0 时，如果 M(r)不再变化，这样就得到了中心黑洞

的质量。当然，也可以通过测量质光比 M(r)/L(r)随 r 变化的曲线来求黑洞的质量。

在 r→0 时，如果质光比迅速增加，那就意味着已找到了中心黑洞。从质光比可

以算出黑洞质量。 

利用星系动力学方法已测出一些星系的中心黑洞[13-15]。这个方法对类星体不

适用，因为类星体太远了，至今为止还不能将其中心区域分解开。但可以用到邻

近的活动星系核。 

(2) 气体动力学方法。 

基本原理是通过分析星系中心区域气体产生的发射线，推出气体绕中心旋转 
的速度，由此得到中心天体即黑洞的质量。在光学波段，可以利用 Hα , H β 等
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谱线。在射电波段，常用水脉泽的 1.3cm 发射线。利用这个方法，也探测到一些

星系的中心黑洞[16-18]。 

同星系动力学方法类似，这个方法需要利用具有高空间分辨率的望远镜，因

而只能用到邻近的活动星系核，对类星体不适用。 

间接方法是指利用由理论模型推出的某些关系或统计相关来求出中心黑洞

的质量。方法甚多，主要有： 

(1) 光学-紫外谱的拟合。 

§3.2 中已经谈到，黑洞-吸积盘模型能够很好地解释观测到的类星体(AGN)

光学-紫外谱(如大蓝包)。通过对类星体(AGN)观测光谱的拟合就可求出其中心黑

洞的质量、吸积率等。这个方法的缺点是参数太多，拟合过程中必须考虑吸积盘

的倾角、相对论效应、对标准薄盘的修正等，因此，求出的黑洞质量有很大的不

确定性[19]。 

(2) 反响映射。 

   §6.3 中已谈到，利用反响映射技术从类星体(AGN)光学波段连续谱和宽发射

线的变化可以估计宽线区的尺度和宽线云的速度场。如果宽线云的运动是绕中心

黑洞的旋转，由此就可求出黑洞的质量。黑洞质量 MBH可由下式得到： 

        MBH = 1.46×105RBLR( 2
13 )

10 −kms
vFWHM M⊙ ,                      (7.21) 

其中，RBLR为宽线区半径，以“光日”为单位，vFWHM 为 FWHM 速度。这个方

法可以有效地测量类星体(AGN)中心黑洞的质量，但要求积累至少几年的高精度

的测光和分光观测资料。近年来已利用反响映射方法得到一批类星体和 Seyfert

星系的黑洞质量[20,21]。 

          
图 7.5 黑洞质量与核球速度弥散度的关系。三角为 AGN，圆点为正常星系。取自 

    Onken et al.(2003)[31]. 虚线是对正常星系拟合的结果：MBH∝
58.4
lgebuσ . 
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X 射线辐射区比光学辐射区更靠近类星体(AGN)中心，利用 X 射线反响映射

技术应能更准确地测定中心黑洞的质量。但目前的监测并未发现 X 射线和 Kα 谱

线的变化之间存在相关[22,23]。因此，对 X 射线光变，目前还不能利用反响映射

技术。 

(3) 黑洞质量与星系核球速度弥散度、光度的相关。 

利用已测得中心黑洞质量的正常星系的资料发现，中心黑洞的质量与星系核

球(bulge)的速度弥散度 ebu lgσ 和核球的光度正相关[12,25-27]。Tremaineet al.(2002)[15]

统一研究了正常星系的 MBH~ ebu lgσ 关系，得到 

   MBH = 108.13[ ]
200 1

lg
−kms

ebuσ 4.02.                                 (7.22) 

以后的研究发现，这种相关对类星体和活动星系核也成立[26-28]。图 7.5 是黑洞质

量与核球速度弥散度的相关,取自文献[31]。图中的虚线是对正常星系拟合的结

果，三角形为活动星系核。我们看到，AGN 也很好地满足这种关系。 

McLure & Dunlop(2002)[32]用一个大样本(72 个 AGN，18 个正常星系)研究了

黑洞质量与核球光度的相关，图 7.6 是他们的结果。图中的实线为全部 90 个天

体的黑洞质量与核球 R 波段绝对星等的最佳拟合结果： 

       Log(MBH/M⊙) = -0.50(± 0.02)MR-2.96(± 0.48).                 (7.23) 

这两种相关为测定类星体(AGN)中心黑洞的质量提供了一个简捷而可靠的

方法。按照某些研究[15, 26-28]，MBH~ ebu lgσ 相关似乎更好。当然，测 ebu lgσ 也更难。

通常可以从核球光谱直接求 ebu lgσ ，也可用间接的方法[33,34]。对于 BL Lac 天体，

一般直接用其寄主星系的光度(或速度弥散)作为核球的光度(或速度弥散)，由此

求出中心黑洞质量[35-37]。 

 
    图 7.6 黑洞质量与核球 R 波段绝对星等的相关。取自 McLure &Dunlop(2002)[32]. 
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(4) X 射线光变。 

类星体(AGN)的 X 射线有快速变化，时标可短到小时。按照目前流行的模型，

X 射线源位于中心黑洞附近。可以合理地假定 X 射线源位于距中心 5rg 处。于是，

从光变时间及(7.3)式就可求出中心黑洞的质量。这样求得的质量是质量上限[38]。 

(5) 其它方法。 

除了黑洞质量与星系核球速度弥散度、光度相关外，还发现了其它的相关。

从这些相关可以推出黑洞质量。最有趣的是，人们发现类星体(AGN)的[O III]禁

线的线宽与核球速度弥散度相关。因而，黑洞质量也与[O III]的线宽相关。图 7.7 

是 Nelson(2000)[39]的结果。图中，横坐标为核球的速度弥散或[O III]的 FWHM，

两者可以互换。实线是对正常星系回归的结果[26]，虚线是对类星体和 Seyfert 星
系回归的结果。MBH~FWHM[O III]相关可以看成 MBH~ ebu lgσ 相关的推广。 

 

图 7.7 黑洞质量与[O III]的线宽相关，取自 Nelson(2000)[39]
。三角形代表星系，资料来自

文献[26]；加号来自[40]。圆点为 Seyfert 星系，方块为 PG 类星体。实线为对星系拟合的结

果，虚线为对 AGN 拟合的结果。 

 

还有其它方法。例如，通过研究 Fe 的 Kα线轮廓或宽发射线的变化确定引

力红移，由此而测量中心黑洞的质量。这个方法受到很大限制，因为测量引力红

移非常困难。又如，Gu et al.(2001)[41]发现，射电噪类星体的射电光度与其中心

黑洞的质量正相关，而射电光学流量比与黑洞质量反相关。但这种相关未能得到

证实[42-44]。 

2. 黑洞质量的测定结果。 

大部分类星体(AGN)中心黑洞质量的测量是由间接方法得到的，例如由

MBH~ ebu lgσ 相关或 MBH~FWHM[O III]。这带来一定的不确定性。除了方法本身的

误差外，还有两个重要原因。首先，我们现在还不清楚，这些相关是否对所有类
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型的活动星系核都一样。另外，目前的许多方法是由小红移样本得到的，它们能

否推广到大红移活动星系核？ 

现已得到一批活动星系核中心黑洞的质量。结果表明，Seyfert 星系的黑洞

质量在 107-108 M⊙；类星体的黑洞质量在 108-109 M⊙。 

3. 黑洞的类型。 

类星体(AGN)中心黑洞是史瓦西黑洞还是克尔黑洞？不同类型的活动星系 

核是否有不同类型的黑洞？区分史瓦西黑洞和克尔黑洞的判据很有限，因此，准

确地回答这些问题非常困难。 

Elvis et al.(2002)[45]考察了类星体的辐射对 X 射线背景的贡献，认为类星体

中心黑洞的吸积效率应达 15%, 大于史瓦西黑洞的最大吸积效率 5.6%，因此，

绝大多数类星体中心黑洞应是克尔黑洞。Wilms et al.(2001)[46]、Dabrowski et 

al.(1997)[47]等分析了 MCG-6-30-15 的 Fe Kα线，认为只有其中心黑洞是克尔黑

洞时才能解释 Kα线的观测特征。 

 

                    表 7.2 吸积率和吸积效率 

 

      类型             Log M&    logη  

Seyfert 星系和 PG 类星体 -0.10± 0.17 -1.77± 0.08 

Seyfert 星系 -0.54± 0.20 -1.79± 0.13 

    PG 类星体  0.73± 0.18 -1.75± 0.11 

射电噪类星体 0.40± 0.07 -0.90± 0.07 

陡谱射电噪类星体 0.26± 0.17 -0.85± 0.15 

平谱射电噪类星体 0.47± 0.07 -0.92± 0.06 

 

最近，Bian & Zhao(2003)[48]对中心黑洞质量已知的一组类星体(AGN)样本进

行了研究，求得吸积率M& 和吸积效率η， 

      η = 2cM
Lbol
&

，                                          (7.24) 

其中， bolL 为热光度。表 7.2 是他们的结果。 

从表 7.2 明显可以看出，所有射电噪类星体的吸积效率 η 都大于

5.6%(log0.056=-1.252)，而射电宁静类星体和 Seyfert 星系的吸积效率η都小于

5.6%。前面我们已经谈到，史瓦西黑洞的最大吸积效率为 5.6%。因此，射电噪

类星体的中心黑洞可能是克尔黑洞，而射电宁静类星体(AGN)的中心黑洞可能是

史瓦西黑洞。当然，这只是初步的结果，还需要更多的资料来证实。 
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§7.3 吸积盘 
 

§7.3.1 标准薄盘 

     所 谓 标 准 薄 盘 是 指 由 Shakura & Sunyaev(1973)[48] 、 Novikov & 

Thorne(1973)[49]、Lynden-Bell & Pringle(1974)[50]提出并发展起来的吸积盘理论。

这种吸积盘在解释观测资料方面取得巨大成功，被尊为“标准”盘。其基本假定

或特点是： 

(1) 盘是几何薄的，即盘上任意处的垂直向几何厚度 H(r)远小于该处到中心

天体的距离 r, H(r)/r << 1. 但盘是光学厚的，即盘上任意处的垂直向光学厚度

)(rτ >> 1.  

(2) 盘在垂直向处于流体静力学平衡状态，但盘绕中心天体旋转，由于引力

与惯性离心力平衡，旋转是 Kepler 式的，即 φv ∝ r-1/2. 粘滞造成吸积物质有一很

小的向内移动的速度 rv ， rv << φv . 

(3) 粘滞耗散产生的热是局域平衡的，即热量并不随吸积物质流向中心，而

是沿垂直向转移到盘面并辐射出去。因此，粘滞耗散的产热率 Q+与辐射冷却率
−
radQ 相等。 

(4) 粘滞应力张量的唯一非零分量是 φrT ，其值正比于吸积物质流的总压强

P, 即 φrT = α P, α 是小于 1 的常数。这个比例关系等价于运动粘滞系数ν 可写为： 

ν =α csH, cs= ρ/P 为声速。由于常数α 的引入，标准薄盘又称为α 盘。 

1. 盘的结构 

从上述假定出发，求解流体力学方程，可以得到盘的结构。由于假定了局域

热平衡，径向结构和垂直向结构实际上是分别处理的。盘的径向结构由连续性方

程和角动量方程决定。对于几何薄盘，这两个方程可写为 

       
t∂
Σ∂ + 

r
1

r∂
∂ ( r Σ rv ) = 0,                                 (7.25) 

       
t∂
∂ ( r 2Σ Ω ) + 

r
1

r∂
∂ ( r 3Σ Ω rv ) = 

rπ2
1

r
D
∂
∂ .                (7.26) 

其中，Σ为面密度： 

        Σ = ∫ dzr)(ρ ，                                       (7.27) 

Ω为角速度，对 Kepler 旋转，Ω ∝ r -3/2。D 为粘滞引起的扭力： 

       D = ∫ ∫ φφ rdzrTrd = 2
r

r
∂
Ω∂

Σνπ 3 .                          (7.28) 
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对于稳定的盘， t∂∂ / = 0。知道了边界条件后解(7.25)和(7.26)，就可得到盘的径

向结构。 

要得到盘的垂直向结构，可以利用垂直向的流体静力学平衡方程和能量传输

方程。对于几何薄盘，垂直向的流体静力学平衡方程可写为 

    
ρ
1

z
P
∂
∂ = - 3r

GMz
,                                      (7.29) 

其中，M 为中心天体的质量。而压力 P 应包括气体压和辐射压： 

         P = 
pm

kT
µ
ρ + 4

3
4 T

c
σ .                                  (7.30) 

从(7.29)不难得到 

     H ≈ cs( 2/1)
GM

r r ,                                   (7.31) 

因此，距中心越远，盘越厚。 

由于盘是光学厚的，垂直向的辐射转移方程可用扩散近似，因此，垂直向的

辐射流 zF 为 

         zF = 
κρ
σ

3
16 3T−

z
T
∂
∂

，                                 (7.32) 

其中，κ 为 Rosseland 平均不透明度, σ 为 Stefan-Boltzmann 常数。按照局域热平

衡的假定，辐射出去的能量应等于粘滞耗散产生的热量 Q+，也就是说， 

         zF (H) - zF (0) = ∫ +H
dzQ

0
.                             (7.33) 

由此可以求出温度，并进而得到盘的垂直结构。 

分析表明，描述一个几何薄盘的方程为 
    Σ = H ρ ,                                             (7.34) 

    M& = 2π rΣ rv ,                                        (7.35) 

    H = cs( 2/1)
GM

r r = 
Ω

sc ,                                 (7.36) 

    
τ
σ
3

4 4
cT = 38

3
r
MGM

π

&
[1-( 2/1)

r
rin ] ,                            (7.37) 

    τ = κ Σ ,                                            (7.38) 

    ν Σ = 
π3

M& [1-( 2/1)
r
rin ] .                                  (7.39) 

其中，M& 为吸积率， cT 为盘的对称面(z=0)上的温度，τ 为垂直向的光深， inr 为

吸积盘的内半径。 

     对α 盘，ν =α csH。Rosseland 平均不透明度κ 可近似地用 Kramers 率： 
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        κ = 6.6 2210× ρ 2/7−
cT  cm2 g-1.                             (7.40) 

这样，标准薄盘的各物理量就可写为 
        Σ = 5.2α -4/5

10/7
16M& (M/M⊙)1/4r 4/3

10
− f14/5 g cm-2 ,                 (7.40) 

       H = 1.7×108α -1/10 M& 20/3
16 (M/M⊙)-3/8r 8/9

10 f3/5 cm,                (7.41) 

        ρ = 3.1× 10-8α -7/10 M& 20/11
16 (M/M⊙)5/8r 8/15

10
− f11/5 g cm-2 ,          (7.42) 

        cT = 1.4× 104α -1/5 M& 10/3
16 (M/M⊙)1/4r 4/3

10
− f6/5 K ,                (7.43) 

        τ = 33α -4/5 M& 5/1
16 f4/5 ,                                    (7.44) 

        ν = 1.8× 1014α 4/5 M& 10/3
16 (M/M⊙)-1/4r 4/3

10  f6/5 cm2 s-1,            (7.45) 

        rv = 2.7× 104α 4/5 M& 10/3
16 (M/M⊙)-1/4r 4/1

10
− f-14/5 cm s-1,            (7.46) 

其中， 

        f = [1-( 2/1)
r
rin ] ，                                        (7.47) 

而 16M& = M& /(1016g s-1)。如果中心天体是恒星，吸积盘可以到达恒星表面，因此，

inr 可取为恒星半径 *r ；如果中心天体是黑洞，情况复杂，在史瓦西黑洞情形， inr

可取为 3rg。 

Shakura & Sunyaev(1973)[48]对标准薄盘的分析还发现，对固定的 M 和M& ，
盘可以分成三个区域。靠近中心天体的内区，温度较高，辐射压大于气体压，不

透明度以电子散射为主；中部，气体压大于辐射压，不透明度仍以电子散射为主；

外区，气体压大于辐射压，不透明度以自由-自由跃迁为主。 

2. 盘的发射谱 

由于吸积盘是光学厚的，出射辐射近似为黑体辐射。因此，辐射流为 

   νf = 2

cos2
d

iπ
∫

out

in

r

r
rdrTB )(ν ,                                (7.48) 

其中，d 为盘到观测者的距离，i 为视线与盘的法线的交角， inr 和 outr 分别为盘的

内、外半径。将 )(TBν 的表达式代入后，(7.48)变为 

       νf = 3
22

cos4 νπ
dc

ih
∫ −

out

in

r

r rkTh
rdr

1)](/exp[ ν
 .                     (7.49) 

上式中的 T(r)，准确地说，应为吸积盘的表面温度。但对几何薄吸积盘，它可用

cT 代替。将(7.37)代入，就可求出辐射流了。 

在低频极限，即ν << hrkT out /)( 时，从(7.49)可得 νf ∝ 2ν ；在高频极限，即

ν >> hrkT in /)( 时， νf ∝ )/exp(3 kThνν − , 随频率指数减小；在中等频率，即

hrkT out /)( <<ν << hrkT in /)( 时，令 x = νh / )(rkT ≈( νh / )( inrkT )(r/rin)-3/4, 由(7.49)

可得 

    νf ∝ν 1/3 ∫
∞

−0

3/5

1
dx

e
x
x ∝ν 1/3.                              (7.50) 
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νf ∝ν 1/3 的谱常称为吸积盘的特征谱。图 7.8 给出标准薄盘的发射谱。 

 
图 7.8 标准薄盘的发射谱。计算时取 outr = 250 inr , Tout = T( outr )。A,B 间即为吸积盘的

特征谱。 

 

§7.3.2 径移主导吸积流 

    标准薄盘最基本的假定就是局域热平衡，即粘滞耗散产生的热量立即以辐射

的方式沿垂直向释放。这个假定不一定处处成立。如果吸积率很低，密度就会很

低，局域的冷却率也小，冷却时间可能长于下落时间，粘滞耗散产生的热量就会

随物质一起下落。放弃局域热平衡假定将导致与标准薄盘完全不同的另一类吸

积，即径移主导吸积流(Advection Dominated Accretion Flow, ADAF)。在 ADAF

中，粘滞耗散产生的热量大部分储存在物质，并随物质流向中心[51-53]。 

一个稳定的 ADAF 盘应满足如下微分方程组[54-58]： 

    
dr
d ( ρ rH rv ) = 0,                                       (7.51) 

    rv
dr
dvr - 2Ω r = - 2

KΩ r - 
ρ
1

dr
d ( ρ cs

2),                     (7.52) 

    rv
dr
d (Ω r2) = 

rHρ
1

dr
d (ν ρ r3H

dr
dΩ ),                     (7.53) 

    ρ rv T
dr
ds  = Q+- −

radQ = ν ρ r2(
dr
dΩ )2 - −

radQ ≡ fν ρ r2

dr
dΩ ,    (7.54) 

其中，H ~ cs/ kΩ 为垂直标高，Ω为角速度， kΩ 为 Kepler 角速度，s 为比墒，Q+

为单位体积内粘滞耗散产生的能量， −
radQ 为单位体积的辐射冷却。参数 f 为径移

能量与粘滞耗散产生的能量之比: f = −
advQ / Q+, −

advQ 为径移的能量。因此， 
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          Q+ = −
advQ + −

radQ .                                    (7.55) 

显然，1≥ f≥ 0。f≈0(或 −
advQ << −

radQ )意味着没有径移，也就是回到了局域热

平衡；f≈1(或 −
advQ >> −

radQ )意味着能量完全径移。f 值取决于加热和冷却的具体情

况。一般来说，f 值与距离有关。但为了简单起见，在讨论 ADAF 盘时通常都假

定 f 为常数。 

解方程组(7.51)- (7.54)时还需要知道运动粘滞系数ν 。对 ADAF 盘，通常如

同标准薄盘一样，仍用α 模型，即取ν =α csH。  

可以在光学薄或光学厚的假定下求解上述方程组。对光学薄情形，Narayan et 

al.(1994)[54, 58]得到了自相似解。 

    rv = -(5+2ε )
α
εα

3
),(g

kv ,                                 (7.56) 

    Ω = [ 2/1
2 ]

9
),()25(2

α
εαεε g+

kΩ ,                            (7.57) 

    cs
2 = 29

)25(2
α

ε+ g( ),εα 2
kv ,                                (7.58) 

其中， 

        kv = (
r

GM )1/2 ; ε = 
f
1

1
3/5
−
−

γ
γ ; g( ),εα = [1+

)25(
18 2

ε
α
+

]1/2 -1.    (7.59) 

γ 为比热比， kv 就是 Kepler 速度。 

这个自相似解与给定边界条件后求得的整体解很接近[59-62]。在 f→1 时，如

果认为粘滞应力由磁场引起，且气体压与磁压相等，则由自相似解可以得到

ADAF 的各物理量如下[58]。 
    rv ≈-1.1×1010α (r/rg)-1/2  cm s-1 , 

    Ω ≈  2.9×104(M/ M⊙)
-1(r/rg)-3/2  s , 

    cs
2 ≈  1.4×1020(r/rg)-1  cm2 s-2 , 

     ne ≈  6.3×1019α -1(M/ M⊙)
-1( M& / EddM& )(r/rg)-3/2 cm-3 , 

     B ≈  7.8×108α -1/2(M/ M⊙)
-1/2( M& / EddM& )1/2(r/rg)-5/4 G , 

     p ≈  1.7×1016α -1(M/ M⊙)
-1( M& / EddM& )(r/rg)-5/2 g cm-1 s-2 , 

    Q+ ≈  5.0×1021(M/ M⊙)
-2( M& / EddM& )(r/rg)-4 ergs cm-3 s-1 , 

     esτ ≈  24α -1( M& / EddM& )(r/rg)-1/2 ,                         (7.60) 

其中，ne为电子数密度，p 为压力，B 为均分(气体压与磁压相等)磁场强度，

esτ 为电子散射光深， EddM& 为 Eddington 吸积率： 

        EddM& = 1.39×1018(M/ M⊙) g s-1 .                         (7.61) 

ADAF 的特点是： 

(1) 粘滞参数α 值较大，α ≥ 0.1, 典型值在 0.2- 0.3。这意味着气体的径向运
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动速度 rv 很大， rv ≥  0.1 kv ，可与自由下落相比。 

(2) 旋转速度较小，是亚 Kepler 旋转。这意味着离心力不能完全与中心天体

的引力平衡，径向压力梯度也起了很大作用。在γ →5/3 的极端情况，Ω →0，

盘不旋转。 

(3) 由于粘滞耗散产生的能量大都储存在气体中，气体的温度必然很高。这

就使吸积盘向两边鼓起，H ~ cs/ kΩ ~ cs/ kΩ ~ r. 也就是说，ADAF 更接近球吸积，

是几何厚的。 

(4) 气体的温度不仅很高，而且是双温的：离子温度与电子温度不同，离子

远热于电子。 

(5) ADAF 是低吸积率的，因而光度较低。 

(6) 主要的辐射冷却机制为电子的轫致辐射、同步辐射、康普顿过程等。辐

射谱在某些波段为很硬的幂律谱。 

 

 
图 7.9 黑洞周围的 ADAF 的谱。S,C,B 分别指电子的同步辐射、逆康普顿散射和轫致

辐射；实线、虚线、点线对应于不同的吸积率。γ 射线则由
0π 介子的衰变产生。图中吸积

盘的尺度仅为示意，半径的单位为 rg . 

 

图 7.9 是黑洞周围的 ADAF 的谱[58]。谱从 109 Hz 的射电波段一直延伸到 1023 
Hz 以上的γ 射线。不同的波段有不同的辐射机制。从射电波段到硬 X 射线，辐

射主要由电子的同步辐射、轫致辐射和逆康普顿辐射产生，而γ 射线则由 0π 介

子的衰变产生。对射电波段，图 7.9 中还标出产生这些辐射的位置：高频射电辐

射产生于靠近黑洞的部分，越低频则产生于越外面的部分。射电辐射的峰值对应
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的频率随黑洞的质量和吸积率而变。从光学到硬 X 射线，实线对应于低吸积率，

虚线对应于中等吸积率，点线对应于高吸积率。 

对光学厚情形，也可以得到稳定的解。这时得到的吸积盘称为细(Slim)盘。

同光学薄的 ADAF 一样，细盘也是几何厚的。细盘是高吸积率的，但效率不高，

因而其光度不一定很高。细盘是光学厚的，每一点的辐射可以用黑体近似，总的

辐射谱取决于温度的分布和盘的几何结构。不难想象，细盘的辐射谱应与 ADAF

有明显的不同。 

标准薄盘、ADAF 和细盘是目前已知的三种稳定的吸积盘。它们的主要特征

和异同列于表 7.3 中[63]，其中， acct 为吸积时间， fft 为自由下落时间，T 指内边

界附近的温度，Ti 为离子温度，Te为电子温度， −
radQ 为辐射冷却率， −

advQ 为径移

冷却率。 

 

                  表 7.3 三种吸积盘的主要特征 

         

 标准薄盘     ADAF       细盘 

      H     << r     ≤  r      ≤  r 
      τ      >> 1     << 1      >> 1 
      acct      >> fft      ≥  fft       ≥  fft  

    M& / EddM&       ≤  1     << 1       > 1 

      L      ∝ M&       ∝ M& 2      ≈ 常量 

      T    ≈105 K(AGN) Ti≈1012K  

Te≈109K 

   ≥ 105 K(AGN) 

    能量关系     Q+ ≈ −
radQ  Q+ ≈ −

advQ  Q+ ≈ −
advQ  

 

§7.3.3 类星体(AGN)的吸积盘 

类星体(AGN)中心黑洞周围的是哪种吸积盘？虽然各种吸积盘的性质不同，

但要从观测上区分各种吸积盘仍然十分困难。首先考虑的自然是光谱。一般认为，

类星体(AGN)中心黑洞周围的吸积盘是标准薄盘。最直接的证据是用标准薄盘对

类星体(AGN)的紫外-光学辐射谱(大蓝包)进行的拟合(详见§3.2)。虽然拟合时在

标准薄盘的基础上引入了许多修正，有些问题也未能很好解决，但拟合的结果总

的来说是令人满意的。前面已经谈到，ADAF 的谱是幂律谱，因此，也常用来拟

合 AGN 的 X 射线等高能辐射谱。但 ADAF 是低光度盘，很难用到高光度类星

体(AGN)。 

吸积率提供了另一种检验。Lu & Yu(1999)[64]研究了一个类星体和 Seyfert 1
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星系样本的软 X 射线，发现软 X 射线谱指数 Xα 与所谓爱丁顿比率(Eddington 

ratio)，即电离光度与爱丁顿光度之比(Lion/LEdd)，强相关。图 7.10 是他们的结果。

从图 7.10 明显可以看出，类星体和 Seyfert 1 星系可以分成两组，各组有不同的

相关。由于爱丁顿比率反应了吸积率，上述结果表明，类星体和 Seyfert 1 星系

存在两种吸积。图中的竖直虚线对应于临界吸积率[58]。临界吸积率以下，吸积是

ADAF；临界吸积率以上，吸积是标准薄盘。 

 

图 7.10 软 X 射线谱指数与爱丁顿比率的相关。实心符号为射电宁静天体，空心符号为射电

噪天体；圆代表 Seyfert 1，三角形代表类星体。取自文献[64]。 

 

    最近，Bian & Zhao(2003)[65]发现，类星体(AGN)X 射线的光子谱指数与爱丁

顿比率强烈相关。但是，这种相关只需用标准薄盘即可得到合理的解释，无需借

助于 ADAF，未能证实 Lu & Yu(1999)[64]的结论。有关吸积率的统计研究中，不

确定性较大，统计结果常与模型有关，因此，需要更多的研究。 

 

                §7.4 统一模型的检验 

 
§7.4.1 Seyfert 星系和射电宁静类星体 

1. Seyfert 1 星系和 Seyfert 2 星系 

统一模型最直接的验证来自对 Seyfert 星系的研究。最初，Seyfert 星系被看

为活动星系的一类。后来才将它分成 Seyfert 1 星系和 Seyfert 2 星系。Seyfert 1

和 Seyfert 2 的观测特征的主要差别是： 

(1) Seyfert 2 光谱中没有宽发射线； 

(2) Seyfert 2 的无特征连续谱(即 AGN 连续谱)相对于恒星连续谱的强度比
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Seyfert 1 弱。但无特征连续谱仍近似为幂谱。 

怎样解释 Seyfert 1 和 Seyfert 2 的这种差别？Osterbrock(1978)[7]首先提出，

Seyfert 1 和 Seyfert 2 物理上是同样的天体，但在 Seyfert 2 情形，宽线区被尘埃

环屏蔽了，观测者看不到。沿着尘埃环轴的方向看去，观测者能看到核区、宽线

区和窄线区，观测到的是一个 Seyfert 1 星系。但沿着尘埃环方向的观测者只能

看到窄线和很弱的核区辐射，观测到的是一个 Seyfert 2 星系。如果这种看法是

对的，从 Seyfert 1 和 Seyfert 2 的相对数就可确定尘埃环在星系核心的张角。从

Seyfert 星系空间分布的研究知道，Seyfert 2 星系的空间密度大约是 Seyfert 1 星

系的三倍。这意味着从中心源看去尘埃环占据了约 3/4 的天空。这与§6.4 中讨

论的电离锥顶角的观测结果一致。 

既然高度不透明的尘埃环屏蔽了核心和宽线区，为什么 Seyfert 2 光谱中仍

然能观测到弱的 AGN 连续谱呢？为了说明这一点，人们在统一模型里加了一个

成分，即在尘埃环内空洞的上方存在着一些“散射介质”。核心的 AGN 连续辐

射被散射介质散射到尘埃环面附近的观测者。如果散射介质的确存在，尘埃环面

附近的观测者也应该观测到宽线区的辐射。观测证实了这一点，确实在一些

Seyfert 2 星系的光谱中观测到宽发射线。 

 

 
图 7.11 NGC 1068 核心区的偏振像。白线表偏振的电场矢量。圆圈为星系核的位置。 

 

最好的例子是 Seyfert 2 星系 NGC 1068。它也是一个 II 型射电星系，有很强

的射电辐射。NGC 1068 的偏振观测发现了两个重要现象。 

(1) NGC 1068 的无特征连续谱的偏振度高达 16%，表明来自核心的连续辐射
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受到尘埃或自由电子的反射或散射。由于偏振度与波长无关，偏振只可能由自由

电子的散射产生。 几 keV 的 X 射线资料也说明，产生散射的是自由电子，而不

是尘埃微粒。观测还发现，偏振的电场矢量平行于 NGC 1068 的射电轴(图

7.11)[66]，与自由电子单次散射模型预言的一致。窄发射线的偏振度不到 1% ，

表明窄线区的辐射并未受到散射。 

(2) 在 NGC 1068 的线偏振光谱中探测到弱的宽发射线，反映了一个 Seyfert 

1 星系的光谱(见图 7.12)[67]。与无特征连续谱类似，这个 Seyfert 1 星系的宽线谱

也是自由电子的散射产生的。 

   
    图 7.12 NGC 1068 的光谱，取自 Miller et al.(1991)[67]。上图是核的总流量，显示了一个

Seyfert 2 的光谱。下图是偏振辐射，Balmer 线很宽，Fe 线混合，显示了一个 Seyfert 1 的光

谱。注意两图纵坐标的标度。 
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还有一些偏振观测的例子，与 NGC 1068 类似。这些观测表明，至少某些

Seyfert 2 星系本质上就是 Seyfert 1 星系。  

除了偏振观测外，还有其它的证据支持统一模型。例如在许多 Seyfert 2 星

系中观测到的“电离锥”。§6.4 中已经谈到，电离锥的出现意味着电离辐射的各

向异性。我们可以计算产生于电离锥的发射线(例如 H 线)的光子数 N(H)和从观

测的连续光谱推得的光子数 Nobs(H)。结果表明，总有 N(H)/ Nobs(H)≥ 1。这说明

电离锥里的气体比我们观测者看到更多的电离连续辐射。也就是说，对我们观测

者来说，核心的许多电离辐射源隐藏起来了。电离锥的存在虽说不是直接的证据，

但强烈地支持了统一模型。 

从红外资料可以对统一模型进行检验。尘埃环是光学厚的，从核心区来的光

学到 X射线的高能辐射被尘埃吸收后再成为红外辐射。显然，红外辐射光度应小

于尘埃环所截取的高能辐射的光度。也可以计算尘埃环产生的红外辐射谱。尘埃

的再辐射近似为黑体辐射。知道了尘埃环的几何结构，就不难算出红外辐射谱。

显然，红外辐射谱与视角有关。这些计算可以用来检验尘埃环是否存在，但不确

定性很大[68,69]。 

从高能 X 射线也可以对统一模型进行检验。有些 Seyfert 2 星系常观测到很

陡的硬 X 射线谱，类似于 Seyfert 1 星系。一个例子是 Seyfert 2 星系 NGC 4945，

图 7.13 是其 X 射线谱[70]。 从图 7.13 可以看到，从 10 keV 附近到硬 X 射线，谱

很陡。这样的 X 射线谱与一个正常的 Seyfert 1 星系发出的 X 射线通过柱密度约

1024 cm-2 的吸收层后的观测谱类似。 

 

               图 7.13 NGC 4945 的 X 射线谱。取自 Done et al.(1996)[70] 

 

哈勃空间望远镜的成像观测证实了尘埃环的存在。图 7.14 左图是 NGC 4261
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的射电喷流和光学星系的复合像，右图是其核心部分的 HST 高分辨率光学像，

表明该星系有一个垂直于射电喷流的尘埃环[71]。这个结果说明关于尘埃环的假定

是合理的，因而也是对统一模型的支持。 

 
图 7.14 NGC 4261 的像[71]。左图是其射电喷流和光学星系的复合像。右图是星系核心部分的 

HST 高分辨率光学像，表明该星系有一个垂直于射电喷流的尘埃环。 

 

2. 射电宁静类星体 

对 Seyfert 1 星系和 Seyfert 2 星系的空间密度的统计研究支持了统一模型。

但对类星体却有疑问。射电宁静类星体是高光度的 Seyfert 1 星系。如果统一模

型也适用于类星体，那末，应该有很多的 II 型(窄线)类星体。但迄今为止的巡天， 

包括 SDSS 和 2dF 在内，只发现了极少的窄线类星体。这个现象令人困惑。可能

的原因有： 

(1) 现有的巡天方法不利于发现 II 型类星体：它们的光度低，难以包括在流

量限制的样本中；它们的颜色较红，一般的颜色巡天难以发现；它们的谱线窄，

无缝技术和光谱巡天也难以发现。 

(2) 由于强辐射场的作用，尘埃环可能被破坏了，或者不存在，或者变薄了，

屏蔽不了中心源和宽线区。 

(3) 这类天体可能存在，但并没有把它们分类为 II 型类星体。例如极亮远红

外星系，它们的光度大，与类星体相当，红外强，谱线窄。 

   3. 倾角 

   按照统一模型，Seyfert 1 星系和射电宁静类星体是 face-on 天体。这一点可以

通过测量这些天体的吸积盘的倾角来验证。近年来，结合测量 AGN 中心黑洞质

量，也得到了一些 Seyfert 1星系和射电宁静类星体的倾角。Wu & Han(2001)[72] 测

量了 17 个 Seyfert 1 星系的倾角, 平均为 36º；Bian & Zhao(2002)[73] 研究了一个

更大的样本，他们得到，17 个 Seyfert 1 星系的平均倾角为 32º, 而 17 个 PG 类
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星体的平均倾角不到 6º。这些结果支持了统一模型。 

§7.4.2 射电噪 AGN 

   1. 射电噪 AGN 统一模型的统计检验 

   射电噪 AGN 按射电性质明显地可以分为两类(详见§5.1)：瓣占优源，大部分

射电辐射来自延展的射电瓣，射电谱较陡；核占优源，大部分射电辐射来自致密

核，射电谱较平。按照统一模型，这两类射电噪源本质上是同一类，仅仅由于 

视角的关系看上去才有所不同。延展的射电瓣非常大，常达 100 kpc, 而致密核

却很小，典型的尺度约 10 pc。高分辨率观测发现，致密核常有直线或喷流结构，

具有明显的方向性。 

    早在 1980 前后，人们就用核的相对论束流来解释射电噪类星体的射电性质

的差异，取得了一定的成功。但也有很多困难。例如，观测发现，喷流几乎总是

单边的。通常认为，这是因为对着观测者的喷流因 Doppler 效应而增亮，因而被

观测到；而反向的喷流同样因 Doppler 效应而变暗，因而观测不到。但是，只要

喷流的取向是随机的，总会有些喷流很靠近天球切面，应该观测到双向喷流。这

就与观测矛盾。后来，人们认识到，如果在做统计研究时把射电星系也包括进来，

效果就会好得多。现在的射电噪 AGN 统一模型正是这样做的。 

   在讨论 Seyfert 星系和射电宁静类星体的统一时，人们集中于寻找“屏蔽物”

(尘埃环)，以此来说明视角的作用。但在射电波段，很难找到屏蔽物。因此，对

统一模型的研究工作不是针对个别的射电噪 AGN，而是采用统计方法，研究射

电噪 AGN 的样本。 

最常用的统计检验是射电光度函数。在求射电光度函数时，必须考虑相对论

束流效应的影响。由于 Doppler 增亮效应，致密核的观测流量将不同于它本身的

流量。这就会导致射电噪 AGN 的观测射电光度函数不同于它们的内禀射电光度

函数。 

考虑一组样本天体。先假定它们的内禀成束的(即致密核的)射电光度都一样，

为 L0, 天体以相对论速度 β c 运动，但运动方向是随机的。对于与视线成θ角运

动的天体，观测光度 L 将变大,按(5.52)式，L= pδ L0, δ 为 Doppler 增亮因子，由

(5.48)决定。对于给定的 L，Doppler 增亮因子为δ 的概率 P(δ )=d(cosθ )/dδ 。因

此，对给定的内禀射电光度 L0，观测光度为 L 的概率为 

  P(L 0L ) = P(δ )
dL
dδ = 

βγδ
1 pL /1

0
ppL /)1( +− .                       (7.62) 

其中，γ 为 Lorentz 因子。 

由(7.62)可见，当 L0 固定时，观测光度的分布为幂律谱，谱指数取决于 p 值。

如果样本的内禀射电光度有某种分布，其内禀射电光度函数为 )( 00 LΦ ，那末，
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观测光度函数就应等于 )( 00 LΦ 与条件概率 P(L 0L )之积的积分： 

        )(LobsΦ = ∫ dL0 P(L 0L ) )( 00 LΦ .                         (7.63) 

)( 00 LΦ 为幂律谱时，(7.63)的积分很容易完成。 

除了成束的射电辐射外，实际的射电噪源还有不成束的(如射电瓣)射电辐射。观

测到的总射电光度 LT 是这两部分辐射之和。设 f 为成束的射电光度与不成束的

射电光度 Lun 之比，于是， 

     LT = Lun(1+ f pδ ).                                        (7.64) 
类似地，从(7.64)可求出条件概率，再由(7.63)求出观测光度函数。 

2. 射电噪类星体和 FR II 射电星系的统一 

按照统一模型(表 7.1)，射电噪类星体和 FR II 射电星系是同样的天体，它们

的观测特征的差别在于观测视角的不同。利用流量限制的样本，从上述方法可求

得这两类射电噪天体的射电光度函数(图 7.15)[9]。计算时取 f 和γ 为常数, 但对不

同类型的源可取不同的值。 

图 7.15 中，圆点、三角、方块等符号为观测结果。FR II 和 SSRQ 的光度函

数有相同的斜率，但 FR II 的光度函数可以延伸到更暗的光度；FSRQ 的光度函

数较平，并延伸到更亮的光度。实线和虚线分别为理论计算的 FSRQ 和 SSRQ 模 

型光度函数。理论计算的结果与观测结果符合得很好。 

 

 
   图 7.15 射电噪类星体和 FR II 射电星系的 2.7GHz 射电光度函数 ,取自 Urry & 

Padovani(1995)[9]。圆点为平谱射电类星体(FSRQ); 三角为陡谱射电类星体(SSRQ); 方块为

FR II 射电星系。误差棒指 1σ 误差。 
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3. BL Lac 天体和 FR I 射电星系的统一 

类似地，我们可以比较 BL Lac 天体和 FR I 射电星系的光度函数。图 7.16

给出射电选 BL Lac 天体(上图)、X 射线选 BL Lac 天体(下图) 和 FR I 射电星系的

光度函数。统计检验表明，理论计算的结果与观测结果符合得很好。 

 

 

图 7.16  BL Lac 天体和 FR I 射电星系的光度函数。上图：射电选 BL Lac 天体(RBL)

和 FR I 射电星系(FR I)的 5GHz 光度函数，实线为束模型预言的光度函数，误差棒指 1σ 误

差；下图：X 射线选 BL Lac 天体(XBL)和 FR I 射电星系的 0.3-3.5keV 的光度函数，实线、

点虚线和虚线分别为按束模型计算的无演化 XBL、演化 XBL 和 FR I 射电星系的光度函数，

误差棒指 1σ 误差。 

 

4.窄线射电星系和宽线射电星系的统一 

   窄线射电星系和宽线射电星系统一的证据很像 Seyfert 2 和 Seyfert 1。最早，

Antonucci(1984)[74]发现，窄线射电星系 3C 234 的偏振光光谱与 NGC 1068 的很

类似，很蓝的连续光谱，很宽的 Balmer 发射线，很像一个类星体的光谱，而且，

偏振的电场矢量平行于它的射电轴。以后又发现了一批窄线射电星系有类似的现

象[75]。在一些 z ~ 1 的窄线射电星系的偏振光光谱中还观测到宽的 Mg IIλ 2800

发射线。 
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    对窄线射电星系偏振光观测结果的解释如同对 Seyfert 2 的解释。在核心与

观测者之间的屏蔽物挡住吸积盘和宽线区的光，但沿着射电轴方向分布的散射物

质将这些光散射到观测者。 

    窄线射电星系的偏振特征与 Seyfert 2 星系有明显的不同。首先，对连续光

谱的分析表明，主要的散射物质可能是尘埃而不是自由电子。其次，在 Seyfert 2

星系情形，散射物质分布在核心附近很小的区域；但窄线射电星系的散射物质分

布在很大的范围内。这允许人们对窄线射电星系进行偏振光成像观测。如果屏蔽

模型是正确的，偏振光像就应如 Seyfert 2 星系那样，呈双锥形，且对称轴垂直

于偏振光的电场矢量，即射电轴。偏振成像观测的确发现，偏振像沿射电轴方向

拉长了，而且，偏振光的电场矢量垂直于指向核的方向，如 3C 321(图 7.17)[76]。 

 

 

    图 7.17 射电星系 3C321 核心区域的近紫外(3200Å)像。直线为偏振光的电场矢量，其

长度正比于偏振度。 

 

对于 z >1 的窄线射电星系，其紫外辐射已红移到可见光波段。而星系核的紫

外辐射远强于寄主星系的恒星辐射。因此，对这些星系，即便是可见光波段的总

流量像也应该与偏振光像类似。一些高红移窄线射电星系的总流量像的确沿射电

轴拉长了，与上述图像一致。 

 

 

 


