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摘 要 中子星—中子星或中子星—黑洞组成的致密双星系统在发生并合时，潮汐

离心、碰撞挤压和吸积反馈等作用会导致约千分之几到百分之几倍太阳质量的物质被抛射

到星际空间中。这些抛射物在加热机制的作用下可能达到较高的温度并快速膨胀，从而在

紫外光学近红外波段发出一种快速变化的热辐射，即为千新星辐射。决定于抛射物的质量

和不透明度，千新星的特征光变时标可估计在天到星期的量级。其辐射光度至少可达

1041 erg s-1的量级，具体决定于热源的性质，包括抛射物中通过快中子俘获过程形成的重元

素的放射性衰变和并合产物可能的持续能量释放。千新星现象在2017年8月的GW170817
引力波事件中被首次观测证实。
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Abstract During the mergers of neutron star-neutron star and neutron star-black hole

binaries, about several thousandths to hundredths of solar masses can be ejected outward due to

the effects of tidal centrifugation, collision squeeze, and accretion feedback. This ejected material

can be heated to a high temperature to produce rapidly evolving thermal emission in the ultraviolet-

optical-infrared bands, which is called kilonova emission. The emission timescale of a kilonova

is from a few days to a few weeks, depending on the ejecta masses and opacities. The luminosity

of a kilonova can reach at least about 1041 erg s－1, which is specifically determined by the property

of the heating sources including the radioactive decays of r-process nuclei and the possible

energy release from the merger products. The kilonova phenomena was first discovered and

confirmed in the GW170817 gravitational wave event.

Keywords neutron star, gravitational wave, kilonovae

1 引言

2017年8月17日，位于美国的激光干涉引力

波天文台(简称 LIGO)首次探测到了来自一对中

子星双星发生并合时的引力波信号(GW170817)，

并发现它与一个短时标的伽马射线暴 (GRB

170817A，简称短伽马暴)成协[1，2]。在Fermi卫星

对 GRB170817A 的定位和欧洲 Virgo 引力波探测

器的协作下，天文学家们得以对GW170817事件

的发生天区做出了较好的限制，大大提高了搜寻

此次引力波事件中其他各种可能电磁辐射信号的

效率。通过对该天区范围内已知近邻星系的小视

场搜寻，位于智利Las Campanas天文台的 1 m口

径Swope望远镜率先在事件发生 10.9小时后发现
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了一个光学暂现源(记为SSS17a)，如图 1所示[3]。

这一发现随即被其他众多望远镜所证实，前后总

共有70架望远镜对这个源进行了跟踪观测，其中

包括我国南极天文中心安装在南极冰穹的AST3

望远镜[4]。经过持续深度的监测，天文学家们获

得了该暂现源丰富的观测数据，包括它在不同时

间的光谱轮廓和不同颜色的光变演化。总体而

言，该暂现源的辐射特征(一种快速变化的热光学

辐射)与千新星(kilonova)理论预言相一致，证实

了千新星与引力波和短伽马暴之间的成协性，并

为确认此次并合事件是两个中子星的并合提供了

关键性的证据。国际天文联合会将此千新星正式

编号为AT2017gfo。

理论上，当两个中子星或一个中子星和一个

黑洞发生并合时，由于潮汐离心、碰撞挤压和吸

积反馈等作用，会有少量中子星物质被向外抛射

而脱离系统的引力束缚[5，6]。抛射物的速度可高达

百分之几到百分之几十的光速，质量约在千分之

几到百分之几倍太阳质量左右。并合抛射物虽然

相对不多，但至少可在数天的时间内保持不透明

的状态，因而有机会吸收足够多的能量并将其热

化，从而造成数天内快速变化的较为明亮的紫外

光学红外波段热辐射，此即为千新星辐射。具体

而言，并合抛射物总体上是高度富中子化的(具体

的中子丰度依赖于抛射物的产生过程)，可以使快

中子俘获核反应过程(r过程)在其中顺利发生，从

而合成大量质量数 A > 110 的放射性重元素。这

些重元素极不稳定，将快速衰变释放大量的结合

能，从而使抛射物得到有效加热。这一能源机制

最初由 Li 和 Paczynski[7] 在 1998 年提出，并由

Metzger等人[8]在2010年利用核反应网格计算方法

做了详细计算，此外他们还计算了这些能量的扩

散转移过程。基于抛射物的质量，由放射性能源

主导的抛射物热辐射峰值光度可达普通新星的一

千倍左右，这也正是千新星一词的主要来由。当

然，对于双中子星的并合，如果并合产物是一颗

大质量的中子星，那么它就很可能通过自转能损

为抛射物提供额外的能量供给，其大小甚至可能

超过全部的放射性能源贡献，从而使千新星的光

度得到提升[9]。因此，Yu等人建议将千新星重新

命名为更一般性的并合新星(mergernova)。

在接下来几节里面，我们将分别介绍并合抛

射物的产生过程、r过程及其作用下的放射性能

源和不透明度、辐射转移过程、观测候选体和

GW170817/AT2017gfo 事件，以使读者对千新星

的基本理论框架和观测现状有一个大概的了解。

2 并合抛射物

致密星并合的动力学过程开始于潮汐效应起

作用而结束于中心残留天体具有稳定的结构，对

这一物理过程的理解高度依赖于计算机的数值模

拟[10]。而模拟的计算量庞大，一般采用两种近似

处理方法：一是在近似引力场背景下对微观物理

过程的细节演示，二是在近似物质状态基础上对

广义相对论效应的完整展现。前者着眼于物质的

流动和核反应过程及能量的释放，后者则重在对

引力波辐射的预言。两种研究途径相互促进并正

在趋于结合。

并合过程中最先引起物质抛射的是星体之间

的潮汐离心作用，其效果高度依赖于双星轨道的

偏心率和双星之间的质量比[11]。对于具有近圆轨

道的两个中子星，质量比越大，其较小中子星的

形变就越厉害(在轨道平面形成一条巨大的螺旋

臂)，物质抛射的量也就越多。不过，对于中子星

和黑洞的并合，黑洞的大质量和自旋有可能使其

最小稳定圆轨道大于中子星的潮汐半径。在这种

图1 GW170817引力波事件发生前后所在天区光学成像照

片(负片)的对比。右图箭头所指黑点即为千新星AT2017gfo

(SSS17a)，其附近的亮斑是它的宿主星系NGC4993[3]
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情况下，中子星将被黑洞直接吞

噬而没有物质抛射。对于轨道偏

心率极大的双致密星系统，潮汐

动力学物质抛射过程可能极为复

杂，因为并合前的多次近星接触

将引起星体间的物质交换以及导

致系统的振荡。除了潮汐作用

外，对于两个中子星的并合，在

它们发生接触的瞬间，接触面的

挤压作用将激发一对强大的激

波，使相当一部分物质被加热[12]。

然后，在热压作用下, 这些物质将

沿着垂直轨道平面的方向抛射。

总的来说，潮汐抛射物和挤压抛

射物的质量和速度相当，大概都

在 10 －4—10 －2 太阳质量和 0.15—

0.35 倍光速的范围内。不过，它

们的电子丰度很可能存在显著的

差异，前者有 Ye < 0.2 ，而后者则

由于激波加热和中微子照射可使

电子增丰至Ye > 0.25。

双致密星并合后，在并合产

物(大质量中子星或黑洞)的周围，会形成质量约

为0.01—0.3倍太阳质量的吸积盘[13]。在最初0.1 s

内，来自吸积盘内部的中微子辐射将加热盘表面

的物质，形成盘风，主要沿着垂直于吸积盘的方

向向外传播。大概1 s后，盘风将可能变得更加强

烈，主要由吸积盘粘滞耗散及α粒子与自由核子

的复合等加热机制导致。相应地，盘风的电子丰

度可能从最外部的 Ye~0.3—0.4 过渡到内部的

Ye~0.2 ，因为外部盘风由于受早期的中微子照射

容易发生中子的β衰变。当然，如果并合产物是

一颗较长时间存在的大质量中子星的话，那么来

自中子星的中微子辐射将长期照射盘风，使内部

盘风的中子丰度也始终维持在较低的状态。不

过，此时盘风抛射物的质量将可能被显著提高(可

达到全部吸积物质的20%)，乃至会超过动力学抛

射物的质量。相比于动力学抛射物，一般认为盘

风抛射物的速度较低，约为0.03—0.1倍光速。图2

展示了不同前身星系统和不同并合产物情况下抛

射物的结构示意图。

3 快中子俘获过程及其效应

在富中子条件和极高的温度下，低质量数的

核素可以通过快速俘获多个自由中子而形成远离

稳定核区的富中子核素，该过程的发生时标远小

于该富中子核素的衰变时标，因而被称为 r 过

程。图 3为 r过程元素的合成路径示意图。Cam-

eron和Burbidge等人[14，15]最早在1957年提出，r过

程可能是宇宙中超重元素(质量数A>60)的主要形

成机制。r过程元素远离稳定核区，将通过多次β

衰变、α衰变以及裂变，最终到达相应的稳定核

区。鉴于 r过程对反应物的中子丰度具有极高要

求，致密星并合所产生的抛射物无疑是 r过程得

以发生的最有效场所。

图2 不同前身星系统和不同并合产物情况下抛射物的结构示意图。图中颜色越红表

示中子丰度越高(Ye越小)，颜色越蓝表示中子丰度越低(Ye越大)。(a)两个中子星并合

为一个稳定的大质量中子星；(b)两个中子星瞬时并合为一个黑洞；(c)一个中子星和

一个黑洞的并合[13]

图3 核素图中的 r过程元素合成路径示意图。图片取自 https://en.wikipedia.org/wiki/

R-process
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反应物具体的中子丰度将显著影响 r过程元

素的形成种类和比例。在 Ye < 0.2 的情况下，r过

程可发生得比较彻底，元素种类将形成连续的分

布。因此，在Li和Paczynski[7]关于千新星的最早

研究中，他们就假设各种 r过程元素的数目相对

其衰变时标的对数具有平权的连续分布。因此，

在各元素的放射性能量释放具有指数衰减形式的

情况下，并合抛射物总的能量释放率将具有简单

的幂律衰减形式。即使是在进行了详细的核反应

模拟计算之后，仍可得到抛射物的放射性能量释

放率近似具有如下简单的幂律时间演化行为 [16]：

q̇ra∝ t-1.3 。放射性能量将由衰变产生的电子、α粒

子、MeV的γ光子以及中微子所携带，它们将通

过不同的过程与抛射物粒子发生碰撞而被不同

程度地吸收。这最终决定了放射性能量被热化的

效率。

大量 r过程元素的形成不仅可为并合抛射物

带来了巨大的热源，同时还将极大地影响抛射物

的不透明度。一般来讲，等离子体的不透明度主

要取决于以下几种过程：自由—自由吸收、束缚

—束缚吸收、束缚—自由吸收、电子散射等 [18]。

在低频波段(如射电、远红外波段)，不透明度主

要取决于被电离物质的自由—自由吸收，其值强

烈依赖于抛射物中的自由电子的数密度。随着抛

射物的膨胀以及离子的再复合，该不透明度会快

速下降。在近红外及光学波段，不透明度一般由

电子的束缚—束缚跃迁过程决定，常常可取在

0.1 cm2g－1的量级上。不过，考虑到并合抛射物的

亚光速速度，其内部的速度梯度非常大。因此，

当光子在抛射物内部发生运动和散射时，多普勒

效应会非常显著，将一定程度地增大抛射物的不

透明度，使其值不太可能低于 1.0 cm2g－1。但是，

对不透明度真正巨大的影响来自于大量通过 r过

程合成的镧系元素和锕系元素。因为这些元素具

有非常复杂的价电子结构，发生在它们身上的束

缚—束缚跃迁过程将使紫外光学波段的不透明度

提高到~(10—100) cm2g－1，远远高于铁族元素的

不透明度。

不过，需要特别强调的是，对于中子丰度不

那么高的抛射物成分，A>130的 r过程元素包括镧

系和锕系元素就会难以形成。在这种情况下，预

期抛射物的不透明度在1.0 cm2g－1左右是比较合理

的。与此同时，抛射物的能量释放率原则上也将

被部分抑制，其时间演化行为将不再是单一幂律

衰减的形式，而是会出现鼓包和波浪状的衰减。

4 辐射转移和光变曲线

千新星辐射的计算决定于并合抛射物中的能

量注入、绝热损失、辐射扩散过程[19]，相应的能

量守恒方程可写为：

∂u
∂t

= ε - P
ρ2

∂ρ
∂t

- 1
4πr2

∂L
∂r

， (1)

其中 u是能量密度， ϵ 为单位质量加热率，P是

压强， ρ是质量密度，光度L由如下热扩散方程

决定：

L = -4πr2 c
3κρ

∂u
∂r

， (2)

其中 κ为抛射物的不透明度。鉴于并合抛射物的

初始速度很高，绝热加速的效应可能并不显著，

因此可近似认为抛射物内部的速度分布保持不

变。当然，在注入能量巨大的情况下，动力学演

化将变得重要甚至可能进入相对论性演化阶段[9]。

作为一种高度简化的近似计算，常常可将(1)

式对抛射物整体进行积分，得到：

dE
dt

= Lin -P dV
dt

- Le ， (3)

这里的E是抛射物总的内能， Lin 为总的能量注入

率， P = u/3 = E/3V 是平均压强，V是抛射物总的

体积， Le 为表面(光球面)的辐射光度。还可以进

一步从数量级上估计 ∂u/∂r~u/R~E/VR ，于是从热

扩散方程(2)得到辐射光度和总内能之间的关系：

Le = ( )Ec/Rτ ( )1 - e-τ ，其中 R 是抛射物的外半径，

τ~κρR 为抛射物的光深。当抛射物处于光学厚

时，千新星热辐射可近似为黑体辐射，相应的黑

体温度为 T = ( )Le /4πR2
phσ

1/4

，其中 Rph 是光球面半

径， σ 为斯特藩—玻尔兹曼常数。于是，对于特

定频率的千新星单色辐射光度可以由对应温度T

的普朗克函数得到。这些近似计算尽管粗略，但
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常常可以得到较为准确的千新星辐射演化曲线。

不过，随着抛射物的膨胀，光深将逐渐减小至小

于1，其辐射也将显著偏离黑体辐射。

千新星辐射的峰值时间主要决定于光子在抛

射物中的扩散时标，可以由光子的随机行走模型

来估计。记光子的平均自由程为 λ = 1/κρ，则扩

散时标为 tp~( )Rp /λ
2

( )λ/c = 3κM/4πRpc ，其中M是

抛射物质量。引入抛射物膨胀速度 v后，可进一

步得到 tp = ( )3κM/4πcv
1/2
。由此可以看到，辐射峰

值时间高度依赖于抛射物的不透明度和质量的乘

积。当不透明度较高时，辐射时间将被显著推

迟，此时辐射半径较大，因而光子能量较低，具

有显著的红化效果。而非常有意思的是，并合抛

射物的不同成分常常可能具有不同的中子丰度，

也就具有不同的镧系元素含量和不同的不透明

度。因此，千新星辐射原则上应该具有不同颜色

的辐射成分，而它们的主要辐射时间也存在差

异。图 4 展示了不同镧系元素含量情况下的千

新星热光度光变曲线。一般来讲，潮汐动力学

抛射物的辐射偏红、时间较晚，挤压动力学抛

射物的辐射偏蓝、时间较早，而盘风抛射物的辐

射颜色和时间则决定于并合后中子星的存在时

间长短。

通过考察辐射峰值时间 tp 时刻的能量注入

率，可基本确定千新星的峰值光度。对于放射性

能源，一般为 Lp~1041 erg ⋅ s-1 。当然，如果考虑

并合产物是一颗长期存在的快速旋转的大质量

中子星的话，如果中子星的磁场强度足够强，

千新星的峰值光度还可能由下式决定： Lsd( )t =

Lsd( )0 ( )1 + t/tsd

-2
，其中 Lsd( )0 和 tsd 分别为中子星

的初始自转能损光度和自转减慢时标。

5 千新星观测

2013年 6月，在短伽马暴GRB130603B发生

约一周后，哈勃望远镜在该暴所在位置发现了一

个明亮的近红外辐射，其辐射流量明显超出了人

们对该暴近红外余辉辐射的理论预期[20]。因而被

认为是历史上发现的第一例千新星候选体。受此

启发，人们对过往观测到的短伽马暴余辉进行了

仔细的检查，结果确有收获，分别从短暴 GRB

060614和GRB050709的光学余辉中发现了热辐射

成分的超出现象[21—23]。与此同时，考虑到在中子

星供能的情况下，中子星星风的X射线辐射可在

抛射物逐渐转为光学薄的情况下被直接探测到，

Gao等人[24，25]通过寻找光学和X射线共同的光变

鼓包，再次发现了多个可能的千新星候选体。再

后来，新的千新星候选体仍在新的短伽马暴观

测中不断地被发现，比如 GRB140903A 和 GRB

160821B[26，27]。此外，由于短伽马暴的辐射具有

高度的方向性，而千新星辐射则具有近似各向同

性，因此原则上应该可以看到很多不与短伽马暴

成协的孤立千新星现象，它们有可能被一些快速

响应的光学巡天项目发现。

当然，最确定最完整的千新星观测无疑来自

于 GW170817 引力波事件中的 AT2017gfo 辐射。

在最初的几天，AT2017gfo表现出了良好的黑体

辐射特征(图5)，峰值频率从紫外(对应温度104 K)

逐渐演化到红外波段(对应温度103 K)。光球半径

从早期的快速膨胀，到大约 6天后达到最大值，

随后开始向内退行，光谱轮廓也开始显著偏离黑

体谱形态。光球面的退行可能是由于抛射物中电

离物质再复合所导致的 [28]。为了解释AT2017gfo

图4 不同镧系元素含量情况下的千新星热光度光变曲线[13]
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的观测数据，至少需要引入两个不同的辐射成

分，这一点倒十分符合千新星的理论预期。具体

来说，早期两三天内偏蓝的辐射可以解释为挤压

动力学抛射物和盘风抛射物的共同作用，而后

期一个多星期的偏红辐射则可归结为潮汐动力学

抛射物的贡献[29]。当然，为了得到更加细致的拟

合结果，我们可以引入更多的辐射成分，因为毕

竟抛射物的性质(如不透明度)很可能是随角度

连续变化的，出现一些不大不小的中间值也不足

为奇。

真正严肃的问题是，AT2017gfo总的辐射能

量要求抛射物的总质量不能低于 0.065倍太阳质

量。这么高的质量一方面很难由双中子星的并合

来解释。另一方面，如果每次并合的确都能产生

这么多抛射物的话，那宇宙中的 r过程元素丰度就

应该明显高于目前的观测值(这当然是不合理的)。

更进一步来看，早期明亮的偏蓝辐射(~1042 erg s－1)

还表明，具有低不透明度性质的抛射物质量也很

高，这说明盘风抛射物应该受到了长时间的中微

子照射。综合以上两点，可以很自然地想到，此

次双中子星并合有可能造成了一颗长时间存在的

大质量中子星[30]。一方面，它可以通过自转能损

为抛射物提供额外的能源，从而降低对抛射物质

量的观测要求。另一方面，

中子星的存在不仅可以有效

抑制盘风中镧系元素的形

成，甚至还可能通过电离潮

汐抛射物中的镧系元素使整

个抛射物的不透明度都得到

降低。

当然，就目前而言，要

能够完全确定地揭示千新星

的所有物理细节仍然是困难

的。我们期待，在不久的将

来能够得到更多的千新星观

测样本，以帮助我们回答那

些未解之谜。

6 小结

从 1998 年千新星理论的提出到 2017 年的观

测证实，千新星研究走过了近20个年头。最近几

年来所获得的一系列突破性进展无疑要归功于天

文观测能力的不断进步。天文学是一门总能给人

不断惊喜的科学。每当有新的望远镜指向那深邃

的宇宙时，宇宙总会毫不吝啬地通过它们向我们

展示一点其不为人知的秘密。宇宙中的这些奥秘

又是多么的无穷无尽。几年前，引力波探测的实

现为我们开启了多信使天文学的一个新时代，

千新星 AT2017gfo 的发现有力地展示了这个新

时代的美妙前景。仅就 AT2017gfo 一例，它便

为定位和证认 GW170817 的引力波源、确认宇

宙中 r过程元素的起源以及限制并合产物性质与

致密物质物态等一系列重要科学问题提供了巨

大的帮助。毫无疑问，千新星这种全新的天文

现象，将是未来引力波电磁对应体监测和光学

暂现源巡天最为重要的对象之一，对它们的研

究将为我们打开一扇面向致密天体性质和演化

的全新窗口，值得我们为之付出不懈的努力和

追求。

图5 GW170717引力波事件中千新星AT2017gfo辐射的多色光变(a)，各色星等按图中数

字加减所示做了人为移动以方便查看，和时间解析光谱(b)[28]
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