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摘摘摘 要要要

太阳耀斑是最剧烈的太阳活动现象，耀斑最普遍的观测现象是耀斑带向磁

中性线两侧分离。本文通过典型的耀斑爆发事件研究了双带耀斑的耀斑带分离

和磁场的关系以及在不同背景磁场的耀斑事件中这种关系的变化趋势。第一部

分工作首次对耀斑带的分离速度和纵向磁场做定量研究，耀斑带的分离速度和

纵向磁场负相关；第二部分工作首次用幂律相关来描述耀斑带的分离速度和纵

向磁场的关系，而且此幂律相关指数在简单背景磁场位形的耀斑事件中较大而

且在耀斑期间比较稳定。

主要成果详细归纳如下：

1、我们研究了 2001 年 4 月 10 日爆发的太阳耀斑的耀斑带分离速度（ Vr ）

和磁场（Bz ）的关系。这个耀斑事件有很清晰的双带结构和沿耀斑带不均匀的

磁场分布，便于我们研究爆发过程中耀斑带每个部分和磁场的关系。研究首次

发现耀斑带的分离速度和纵向磁场负相关，尽管这种负相关较弱。从爆发时间

上看，这种相关在耀斑峰值的时候最弱；沿耀斑带分析，这种相关在硬 X 射线

源区域最弱。此外，我们还估算了磁重联率（重联电场 Erec ），在耀斑爆发期间，

磁重联率和耀斑带的分离速度有相似的变化趋势，但是，除了硬 X 射线源附近

的磁重联率有很大增长外，沿耀斑带其他地方的磁重联率并无较大变化。

2、通过两个不同背景磁场的耀斑事件，研究了耀斑带的分离速度和纵向磁

场的关系及其变化趋势。这两个事件是 2000 年 9 月 12 日爆发的M 1.0 级耀斑

和 2001 年 4 月 10 日爆发的 X 2.3 级耀斑，M 1.0 级耀斑的磁位形比较简单而

X 2.3 级耀斑的磁位形很复杂。研究发现耀斑带的分离速度和纵向磁场的负相

关在不同的背景磁场事件中是不同的，首次用一个经验关系式 Vr = A×B−δ
z 来

描述Vr-Bz的相关，其中：A 是常数，δ 是 Vr-Bz 幂律相关的指数，而且，在磁位

形比较简单的M 1.0 级耀斑事件中 δ 值较大且在耀斑期间比较稳定，在复杂磁

位形的事件中 δ 值很小。

论文具体安排如下：第一章引言，第二章和第三章详细介绍作者的研究工

作。最后在总结所做工作的同时，对今后的工作进行了展望。

关键词：太阳活动，太阳耀斑，太阳磁场





Abstract

Solar flare is one of the most prominent manifestations of the solar erup-

tions. The often-observed ribbon expansion is the prevalent phenomena of the

solar flare. We study the correlation between the speed of flare ribbon separa-

tion and the magnetic flux density and its trend for the events with different

magnetic configurations. The separation speed is negatively correlated with the

longitudinal magnetic field. The correlation can be described by an empirical

power-law correlation, and the index of the power-law correlation is larger for

the event with the simple magnetic configuration.

Our main contributions are as follows:

1. We present a study of the correlation between the speed of flare ribbon

separation and the magnetic flux density during the 10 April 2001 solar flare.

The study includes the section of neutral line containing flare core and its pe-

ripheral area. This event shows clear two-ribbon structure and inhomogeneous

magnetic fields along the ribbons, so the spatial correlation and distribution of

the flare and magnetic parameters can de studied. A weak negative correlation

is found between the ribbon separation speed (Vr) and the longitudinal magnetic

flux density (Bz). This correlation is the weakest around the peak of the flare.

Spatially, the correlation is also weakest at the positions of the HXR sources. In

addition, we estimate the magnetic reconnection rate (electric field strength in

the reconnection region Erec) by combining the speed of flare ribbons and the

longitudinal magnetic flux density. During the flare evolution, the time profiles

of the magnetic reconnection rate are similar to that of the ribbon separating

speed, and the speeds of ribbon separation are relatively slow in the strong mag-

netic fields (i.e. Vr is negatively correlated with Bz). While, along the flare

ribbons, Erec fluctuates in a small range except near the HXR source. A lo-

calized enhancement of the reconnection rate corresponds to the position of the

HXR source.

2. It is compared that the correlations between the expansion speed of two-
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ribbon flares and the magnetic field measured in the ribbon location for two

events with different magnetic configurations. These two events are: an M1.0

flare in quiet sun on 2000 September 12 and an X2.3 flare in Active Region

NOAA 9415 on 10 April 2001. The magnetic configuration of the M1.0 flare is

simple, while that of X2.3 event is complex. We derived a power-law correlation

between the ribbon expansion speed and the longitudinal magnetic field with

an empirical relationship Vr = A × B−δ
z , where A is a constant and δ is the

index of the power-law correlation. We found that δ for the M1.0 flare in the

simple magnetic configuration is larger than that for the X2.3 flare in the complex

magnetic configuration.

We arrange the thesis as follows: A brief introduction is presented in Chapter

1. Our main work are presented in Chapter 2 and Chapter 3. The summary of

our work and prospects are given in the last chapter.

Keywords: Solar activity, Solar flares, Solar magnetic field
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3.4 事件 2 的耀斑带分离速度（ Vr ）和纵向磁场（ Bz ）的统计分

布。实线是 Vr - Bz 的拟合曲线；(a), Vr = 168.5 × B−0.38
z ; (b),

Vr = 23.8×B−0.04
z ; (c), Vr = 32.4×B−0.03

z ; (d), Vr = 40.8×B−0.15
z ;

(e), Vr = 26.4 × B−0.13
z ，交叉相关系数分别是：(a), -0.37; (b),

-0.07; (c), -0.06; (d), -0.12; (e), -0.23。 . . . . . . . . . . . . . . . 59

3.5 δ 值的变化趋势。方块表示 2000 年 9 月 12 日耀斑的 δ 值的变化

趋势；三角形表示 AR 9415 耀斑的 δ 值的变化趋势。图形的大小

表示表示交叉相关系数的高低。 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 60
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在茫茫宇宙之中，与人类关系最密切的天体就是太阳。太阳是离地球最近

的恒星，为地球上的一切生命活动提供了必需的生存环境。随着科学技术的日

益进步，人们不断向太空探索，太阳为我们研究宇宙提供了一个天然的实验室，

为揭开宇宙之迷提供了重要的理论和观测依据。太阳的各种活动现象（如：黑

子、日珥、耀斑、谱斑、日冕物质抛射、冕洞、太阳风等）对日地空间环境造成

极大影响，严重威胁着航天器的安全和人们的正常生活。因此研究和预报太阳

活动，对人类的生存和科技的发展有着非常重要的意义。

1.1 太太太阳阳阳的的的结结结构构构

太阳是一个炽热的发光球体，图 1.1为太阳结构示意图。当我们用肉眼观

察太阳时，看到的是明亮的日轮，这是太阳的光球层。太阳在可见光波段的辐

射几乎全部是由光球发射出去的，通常我们所说的太阳表面就是指光球的外边

界，太阳半径（ R⊙，约 6.96×1010 cm ）也是由此来计算的。光球是一层不透明

的气体薄层，厚度约 500 km。在光球上我们能够观测到黑子、光斑以及米粒组

织，一些大的黑子群甚至可以透过减光装置用肉眼直接看到。自光球层内边缘

到 0.75 R⊙，是太阳的对流层，其中的物质处在剧烈的对流状态，以对流的方式

把太阳内部的能量向外传递。自 0.75 R⊙ 到 0.25 R⊙ 处称为太阳中层，也叫辐

射层。0.25 R⊙以内的区域是太阳的产能区，称为日核，日核的温度和密度都非

常高，不停地进行着由氢原子聚变成氦的热核反应，把少部分氢物质变成向外

发射的辐射能。日核反应发出的能量开始是以高能 γ 射线的形式发出的，辐射

层通过对这些高能粒子的吸收、再发射实现能量传递，经过无数次这种吸收再

辐射的漫长过程，高能 γ 射线经过X射线、极紫外线、紫外线逐渐变为可见光和

其他形式的辐射。若没有辐射区的中介作用，太阳将是一个仅发射高能射线的

不可见天体。从日核到光球层，温度和密度逐渐减小，温度从几百万度下降到

6000 K 左右，日核密度约 150 g·cm−3，而光球的密度约为 10−9 g·cm−3。

光球外面是一个较厚的外边缘参差不齐的层次，称之为色球层或色球。色

球层的厚度大约是 2500 km，密度比光球层低，但温度反而光球高。从色球低层
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图 1.1: 太阳结构。

到高层密度下降了 5个量级，而温度则上升了 3个量级。在 1500 km以下的色

球比较均匀，1500 km以上刚由所谓的针状体充满。色球的亮度比光球微弱得

多，比白昼天空的背景亮度还要暗，只有在日全食发生时，在月亮遮掩了光球明

亮光辉的一瞬间，人们才能看到日轮边缘上一层玫瑰红的绚丽光彩，那就是色

球层。现在利用加了窄带滤光器的色球望远镜，可以对色球进行常规观测。色

球上面是一个密度更小但温度更高而且延伸范围更广的层次――日冕。日冕的

密度小于 10−14 g·cm−3，温度却高达百万度。日冕的亮度仅为光球亮度的百万

分之一左右，相当于满月的亮度，地面上大气的散射光和观测仪器的散射光均

超过日冕本身的亮度而将其淹没，所以人们只能在日全食的时候，才能观测到

日冕。1930年法国默东天文台的太阳物理学家 B. Lyot发明了日冕仪，从此可

以对日冕进行常规观测。近年来，随着空间探测事业的发展，日冕仪被放到轨

道天文台或天空实验室上，不仅可以观测日冕的可见光波段，而且还可以对紫

外、远紫外及 X射线辐射进行探测。

日核、辐射层和对流层本身的辐射由于被它上面的气体物质全部吸收而不

能到达地球，因此把太阳对流层以内的部分称为太阳内部，或太阳本体。而太

阳光球层以外的辐射可以到达地球，可通过仪器测量直接获得太阳的信息，因
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图 1.2: Solar B 观测到的太阳黑子像。

此把光球、色球和日冕称为太阳大气。关于太阳内部的知识是通过以太阳大气

的观测为边值依靠理论推测来获得的。

1.2 太太太阳阳阳活活活动动动现现现象象象

太阳活动现象是太阳大气中局部区域各种不同活动的总称，主要包括：黑

子、耀斑、暗条（日珥）和日冕物质抛射（Coronal Mass Ejection，即CME）等。

1.2.1 黑黑黑子子子

人类认识太阳活动是从太阳黑子开始的，在各种太阳活动现象中，最容易

观测到的现象就是太阳黑子。日面上较大的黑子群，当太阳在地平线附近或是

薄云天气时，可以用肉眼观测到。我国很早就有太阳黑子的目视记录，《汉书》

五行志中所记载的汉元帝永光元年（公元前 43年）四月某日“日色青白，亡

景（无影），正中时有景（影）亡（无）光”，这是世界上最早的太阳黑子观测记

录；《汉书》中另一条比较确切的黑子记录是，成帝河平元年（公元前 28年）三

月乙未，“日出黄，有黑气，大如钱，居日中央”。从公元前 43年至明末，在我

国史书上整理出的太阳黑子记录多达 100多条。这些在望远镜发明之前的黑子

记录，是研究太阳活动长期变化规律的珍贵资料。从 1610年开始用望远镜断断

续续地观测太阳黑子，1818年开始有比较常规的每日黑子观测。图 1.2是日本

Solar B卫星观测到的太阳黑子像。

通过长期观测发现，太阳上黑子多的时候，其他活动现象也会比较频繁，而
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且绝大多数活动现象是发生在黑子上空的大气中。所以太阳大气从低层到高层，

以强磁场的黑子为核心，形成了一个活动中心，称为太阳活动区。黑子是活动

区最明显的标志，因此日面上黑子群和黑子的多寡就代表了某一时期太阳活动

的整体水平（林元章，2000）。

目前太阳物理界普遍认为，太阳表面磁场主要来源于位于对流层与辐射层

之间的自激发发电机的作用。这种发电机机制实现了表面磁场环向分量与极向

分量之间不断相互转化的循环。发电机理论能够较好地解释诸如11年太阳活动

周、Spurror定律、（描述黑子群在日面的浮现位置随太阳活动周变化的特征）

Hale-Nicholson极性定律（描述双极黑子群前导黑子与后随黑子在每次太阳活

动周结束期间极性均发生反转的现象）和 Maunder蝴蝶图（指以时间为横轴，

黑子群出现的平均纬度与纵轴做出的连续多个太阳活动周的黑子群在日面的分

布图样，因酷似一只只展翅飞舞的蝴蝶而得名）等一系列实测现象。

1.2.2 耀耀耀斑斑斑

1859年，英国太阳物理学家 Carrington 发现在太阳黑子附近的太阳表面

有明显的增亮现象。现在我们知道，他所观测到的增亮现象其实是一个很典型

的剧烈的耀斑。20世纪 50年代以前关于太阳耀斑的定义是指用 Hα单色光看

到的太阳色球层谱斑中的突然增亮现象，因此早先也称为色球爆发。然而后来

用多种手段的综合观测表明，与 Hα突然增亮的同时，还伴随有一系列更高能

的现象发生，包括从波长短于 1 Å 的 γ 射线和 X 光，直到波长达几公里的射电

波段几乎全波段的电磁辐射增强，以及发射能量从 103 eV直到 1011 eV的各种

粒子流，同时还观测到大规模的物质运动和抛射现象。较大的耀斑释放的能量

为 1032 erg 量级。因此，现代的太阳耀斑概念应包括所有这些突变现象。现在所

说的太阳耀斑是指发生在太阳表面局部区域中突然和大规模的能量释放过程。

色球谱斑增亮被称为光学耀斑，是耀斑在可见光（Hα ）辐射增强的表现，是耀

斑发生的一种标志。

太阳耀斑是最剧烈的太阳活动现象。一次大耀斑输出的总能量可达 4 ×
1032 erg，其中电磁辐射部分只占 1/4，即 1032 erg，而且主要集中可见光波段，

其余 3/4 能量（ 3 × 1032 erg ）则以高能粒子和等离子体动能的形式释放。中等

耀斑释放的能量为 1030 ∼ 1031 erg，小耀斑（亚耀斑）为 1028 ∼ 1029 erg，释放

能量为 1026 ∼ 1027 erg 的称为微耀斑，释放能量小于 1025 erg 的称为纤耀斑。
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图 1.3: Solar B 观测到的太阳耀斑。

一个活动区发生耀斑时，往往有几个亮块，耀斑亮度增大时，亮块面积也在

增大，耀斑面积的大小是耀斑辐射规模的重要指数，因此国际上规定用耀斑光

度到达极大时的面积作为耀斑级别的主要依据，用 B、N、F 定性表示耀斑的亮

度为很亮、中等和较暗。除了这种根据 Hα 单色光面积和亮度表示耀斑级别外，

通常还会加上该耀斑在 1 ∼ 8 Å 软X光辐射强度的定级。耀斑的 X 光级别是根

据空间飞行器 GOES（Geostationary Operational Environmental Satellites）测

量的 1 ∼ 8 Å 峰值流量 FX 分为 C、M、X 三大级，各大级再细分为 9个小级。

耀斑出现的频数与黑子相对数大致平行，绝大部分耀斑发生在黑子附近的

谱斑中，只有不足 10% 的耀斑附近无黑子。结构复杂的黑子活动区发生大耀斑

的概率较大。一些较大的活动区有时会在几天当中在几乎同样的位置发生几次

耀斑，这些耀斑的外观形态和其他特性也大致相似，因此称它们为相似耀斑。这

一现象表明，一个活动区的磁场位形及其产生耀斑的主要条件不会因一次耀斑

发生而彻底破坏，而是可以在一天左右的时间内重新建立并积累起足以提供另

一耀斑释放的能量。
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根据 Hα 观测到的耀斑形态可以把耀斑分为两大类，即致密耀斑和双带耀

斑。致密耀斑的外观较小，其发射区似乎被限制在高度较低的单一弧形磁流管

当中，在耀斑过程中，变化不明显，很像就在当地自生自灭。而双带耀斑则有两

个较大的亮带，分别处在相反的磁极性区，两条亮带由一些近于平行的弧形磁

流管联接，两条亮带就是这些弧形磁流管的足根。双带耀斑往往与活动日珥相

联系，日珥位于双带之间的中性线上，耀斑发生过程中，两条亮带愈益分离，连

接两条亮带的弧形磁流管系也逐渐变大和增高，最终导致日冕物质抛射。有时

在双带耀斑发生前，中性线上的日珥出现扰动，甚至突然消失。图 1.3 是日本

Solar B 卫星 2006 年 12 月 13 日观测的太阳耀斑。

1.2.3 日日日珥珥珥和和和暗暗暗条条条

日珥是指突出于太阳边缘色球之上的火焰状物体，在日全食的时候可以用

肉眼看到。因日珥辐射比日轮背景辐射弱，日珥在日轮上的投影就成了暗条。图

1.4 展示了太阳日珥和暗条。日珥（暗条）的主体部分在日冕中，底端与色球相

连。日珥的分布范围比黑子广，除了中纬和低纬的黑子带日珥外，还有纬度超过

40o 的极区日珥，黑子带日珥的出现规律与黑子相似，其出现频数和平均纬度

都有 11 年周期变化，而极区日珥则在黑子数极大过去大约三年后才开始出现，

图 1.4: 太阳日珥和暗条。
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持续到黑子极小期。有些日珥（暗条）的形状长期稳定，体积较大，寿命可达 2

∼ 3 个太阳自转周，这样的日珥被称为宁静日珥；有些日珥经常出现在黑子群

附近，并且形状不断变化，并可觉察到其中物质的缓慢运动，这是活动日珥；如

果宁静日珥或活动日珥突然发生猛烈的爆发性膨胀或向外抛射，则被称为爆发

日珥，日珥爆发抛射出去的物质，一部分可达到逃逸速度进入行星际空间，另一

部分往往是沿磁力线的曲线回落到日面。暗条在全日面表现出一种南北半球手

征性的倾向性。观测者站在暗条正的磁场一边看，如果纤维向右流，为 dexstral

位形，向左流则为 sinistral 位形。Martin 等人（ 1985 ）发现多数暗条北半球为

dexstral 位形，南半球为 sinistral 位形。

1.2.4 日日日冕冕冕物物物质质质抛抛抛射射射（（（ CME ）））

日冕物质抛射（ CME ）是指大尺度的日冕等离子体物质从太阳日冕中抛

射出来并在行星际空间传播的一种太阳爆发现象（图 1.5 是一个典型的日冕物

质抛射图像）。CME 主要表现为在几分钟至几小时内从太阳向外抛射一团日冕

物质，速度从每秒几十公里到数千公里，使很大范围的日冕受到扰动，从而剧烈

地改变了白光日冕的宏观形态和磁场位形。CME 是日冕大尺度磁场平衡遭到

破坏的产物，其所携带的巨大的能量和物质，以及 CME 发生时所产生的大量

图 1.5: LASCO C2 观测的一个典型的日冕物质抛射。
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的高能粒子和高能射线会在很短的时间内穿过日地空间到达地球大气层，引起

近地空间的地磁爆、电离层爆以及极光等现象。地磁爆是影响空间天气的重要

因素，它会威胁宇航员的生命、引起电力供应中断、造成卫星失控及地面的无

线通讯中断等。从上世纪 70年代开始人们在观测太阳的空间飞行器上放置日冕

仪来观测日冕中的瞬变和 CME现象。CME的观测特征包括它们的大小（角宽

度）、质量、能量、抛射速度、发生频率、纬度分布以及它们与其它太阳活动现

象的相关。CME与耀斑是共生还是因果关系一直难以定论。目前很流行的说法

认为，暗条爆发、耀斑和 CME 是一次大爆发事件的一体多面。

1.3 太太太阳阳阳耀耀耀斑斑斑活活活动动动

太阳耀斑是最剧烈的太阳活动现象，耀斑活动一直是现代太阳物理学家研

究的热点问题之一。耀斑爆发常表现为在太阳表面局部区域释放大量的能量并

伴有太阳色球层突然增亮，增亮区域较小的通常被称为致密耀斑，而且在耀斑

过程中其增亮变化不明显；而增亮区域较大的，通常是两个较大的亮带，分别处

在相反的磁极性区，称为双带耀斑。双带耀斑往往与日珥爆发、日冕物质抛射

等太阳活动现象相联系。近年来，许多太阳物理学家对双带耀斑活动进行了大

量的观测和理论方面的研究。

1.3.1 耀耀耀斑斑斑活活活动动动研研研究究究的的的历历历史史史

1.3.1.1 早早早期期期的的的耀耀耀斑斑斑研研研究究究

太阳耀斑是较早被观测到的太阳活动现象之一。1859 年 9 月 1 日下午，当

Carrington (1859) 在记录当天的黑子位置的时候发现：在黑子区域突然出现小

面积增亮的现象。为了检证这一增亮现象会不会是杂散光引起的，Carrington

立刻查看之前 60 秒之内的观测，发现这种增亮的面积有很大的变化，前一时

刻的增亮面积要比后来的小很多，因此，这种增亮不是杂散光造成的。幸运的

是，在不同地点观测的天文学家 Hodgson (1859) 也观测到了这个增亮现象。现

在我们知道，Carrington 和 Hodgson 观测到的是一个罕见的白光耀斑（大多数

耀斑只能通过专用的滤光器才能看到）。在这次耀斑发生大约 17 个小时之后，

在地球上发生了巨大的磁爆和灿烂的极光（ Kimball 1960 ）。由于当时无法知

道耀斑和地磁爆在时间上的密切联系是不是相关事件，所以 Carrington (1859)
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犹豫地认为：太阳耀斑和地磁爆是相关事件。78 年后，Bartels (1937) 证实了

Carrington 的猜想是正确的。

尽管第一次观测到的太阳耀斑是一个白光耀斑（也就是太阳连续谱观测

的），但是大多数传统意义上的耀斑只有在望远镜中加入为了能够看到色球发

射线而阻挡光球发射线的滤光器之后才能观测到。耀斑观测最重要的谱线是巴

尔莫（ Balmer ）线系 n=3 −→ n=2 的跃迁，也就是 Hα 单色光，因此多数耀斑

都是在 Hα 单色光上观测的。但是，耀斑相关辐射实际在一个很大的波长范围

内发生，从 0.002 Å 的 γ 射线到大于 10 km 的射电辐射。

在 Hale (1892) 发明太阳单色光照相仪（在 Hα 单色光观测太阳的仪器）之

前，太阳耀斑只能用白光观测。由于白光耀斑很少，再加上能够有效记录耀斑

图像仪器的缺乏因此那个时候耀斑研究的进展是很缓慢的。

1.3.1.2 Hα 单单单色色色光光光的的的耀耀耀斑斑斑观观观测测测

太阳单色光照相仪发明之后（ Hale 1929 ），耀斑以及耀斑和其他太阳爆发

现象的关系迅速成为太阳物理学家研究的热点。McMath（ 1937 ）等研究了一

个伴随爆发日珥的太阳耀斑事件，得到日珥向外移动的速度大约是 700 km/s ，

这个速度大于太阳表面的逃逸速度，可见距离大约 106 km，后来研究的一些事

件的速度在 400 km/s到 1400 km/s的范围内（Dodson and McMath 1952; Reid

1959; Valńıček 1962 ）。

用 Hα 太阳单色光照相仪观测到的太阳耀斑通常是成对出现的，并且两

条亮带是相互分离运动的，分离速度高达 100 km/s，但在几个小时之后此

速度减小到低于 1 km/s（ Dodson 1949; Dodson and Hedeman 1960; Švestka

1962; Malville and Moreton 1963 ）。耀斑几乎总是发生在日面磁场比较复杂

的区域（Waldmeier 1938; Giovanelli 1939 ），而且耀斑带总是在磁中性线的两

边（Bumba 1958; Severny 1958）。

1.3.1.3 其其其他他他波波波段段段的的的耀耀耀斑斑斑观观观测测测

随着科学技术的发展，观测太阳的窗口日益扩大，研究太阳耀斑的谱线范

围也在不断扩大。

（1）太阳射电爆发

与耀斑有关的太阳射电辐射增强称为太阳射电爆发。1942 年，太阳米波射

电辐射首次被英国军方的电波探测器获得，由于是二战期间，这一发现被严格



10 双带耀斑分离运动和磁场的关系研究

保密，直到 1945 年第一个很好的米波射电爆及其和太阳耀斑的关系（Appleton

and Hey 1946）被发表，太阳米波射电研究才被世人所知。现在我们知道，米波

射电爆被认为是耀斑的脉冲相，也是粒子加速和等离子体加热的证据（ Švestka

1976; Wild 1985; Suzuki and Dulk 1985 ）。

（2）耀斑粒子发射

一些耀斑或者和耀斑相关的事件，由于它们产生的超过 500 MeV 的高能质

子会在地球表面产生可观测到的瞬时增长的宇宙射线流，这样的耀斑被称为宇

宙光耀斑或质子耀斑，例如：非常罕见的白光耀斑。Forbush（ 1946）首次观测

到了这种宇宙光耀斑，从 1942 年到 1972 的三十年内，只观测到 20 个这样的耀

斑。

经典的质子耀斑显示了耀斑的所有特征，例如：色球上两条明亮的耀斑

带、多种类型的强射电爆等（ Ellison et al. 1961; Sawyer 1968; Martres 1968;

Švestka 1968 and 1976）。一般认为，能量粒子的起源归因于耀斑在 Hα 和 X 射

线辐射产生的一些未知过程，但是，对比太阳能量粒子事件和相关的耀斑辐射

的持续时间增加了人们对二者密切相关的怀疑（Meyer et al. 1956 ）。

除了 Hα 、射电波和能量粒子辐射外，耀斑也产生硬 X 射线（大于10 keV）

和 γ 射线辐射。是什么造成的这些辐射的增长还不知道，但一般认为这些辐射

增长是由轰击太阳表面的高能电子和质子产生的。

1.3.1.4 耀耀耀斑斑斑的的的空空空间间间观观观测测测

1960 年以前，研究太阳耀斑严重依赖 Hα 观测，对太阳耀斑的认识极其有

限。二十世纪六十年代后，人们对太阳耀斑的了解戏剧性的增长，这主要归功

于美国轨道太阳观测台（ OSO ）系列卫星成功发射，为广大太阳物理学家提

供了新的窗口去研究太阳耀斑详细特性。此后太阳研究的空间观测卫星越来越

多，比如：欧洲空间局 1972 年发射了 TD-1A 卫星、美国 1973 年空间站 skylab

1979 年 P78-1 卫星等。更有价值的耀斑观测数据是从 1980 年美国发射的太阳

峰年观测卫星（ SMM ）和 1981 年日本发射的雏鸟天文卫星（ Hinotori ）开始

的，他们的重点是研究太阳高能辐射方面。由于二十世纪六十年代 X 射线照相

技术开始被用于研究太阳耀斑活动（第一张太阳耀斑 X 射线 3 Å 和14 Å的照片

在1968年被获得（Vaiana et al. 1968; Vaiana and Giacconi 1969））以及空间天

文仪器的发展，太阳耀斑研究进入了一个崭新的时代。
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虽然第一张 X 射线太阳耀斑相的分辨率很低（大约 20” ，现在的分辨率大

约是 1” ），但是 X 射线的增亮区域和 Hα 的增亮区域的对应性还是很明显的。

详细分析 X 射线和 Hα 图像上的增亮区域可以看出，X 射线耀斑环在 Hα 耀斑

环的上面。这证实了很长时间以来的疑惑，确定了耀斑环系包括较热的环结构

和以前地基仪器观测到的较冷的（Hα）环。

1.3.2 双双双带带带耀耀耀斑斑斑的的的模模模型型型

耀斑最重要的特征就是在 Hα 波段上观测到的日面上长长的亮带，亮带通

常是成对出现并且相互分离，分离速度开始时最大可达 100 km/s，几小时后速

度降低到 1 km/s（ Dodson, 1949; Dodson and Hedeman, 1960; Švestka, 1962;

Malville and Moreton, 1963 ）。耀斑几乎总是发生在太阳表面磁场比较复杂的

地方（Waldmeier, 1938; Giovanelli, 1939 ），而且耀斑带总是分布在磁中性线的

两边（ Bumba, 1958; Severny, 1958）。

伴随耀斑带一起出现的是耀斑环系，耀斑环首先在较低的高度上出现，然后

随着耀斑带的运动耀斑环也逐渐向上运动进入日冕（Moore et al. 1980）。Bruzek

（ 1964a ）最先对 Hα 观测的耀斑环进行了经典描述：耀斑带实质上是形成耀斑

环拱形结构的耀斑环系的足点。后来，通过 Hα 、EUV 和软 X 射线等各种波段

的观测证实了 Bruzek 的结论（Bruzek 1964b; Neupert et al. 1974; Kahler et al.

1975; Cheng and Widing 1975; Nolte et al. 1979; Martin 1979; Pallavicini and

Vaiana 1980 ）。多普勒谱线移动（ Doppler-shift ）的测量也显示耀斑带和环的

这种明显运动不是由于等离子体物质的运动造成的，而是由于能量沿新磁力线

连续传播的结果（ Schmieder et al. 1987 ）。高分辨率的观测也显示较冷的耀斑

环藏在较热的耀斑环的底下，在 Hα 上看到的最冷的耀斑环根植于耀斑带的内

边缘，而在 X 射线上看到的最热的耀斑环则根植于耀斑带的外边缘（Moore et

al. 1980 ）。

迷惑太阳物理界很长时间的耀斑动力学另一个重要现象是在耀斑期间冷

Hα 环中的物质持续向下流动。在早期，科学家们认为这是由于热不稳定性使得

日冕热等离子体凝聚引起的，但是，Kleczek（ 1964 ）估算了这种向下流动运

送到色球的物质的总质量大约是 1016 g，这几乎是整个日冕物质的质量，所以

靠日冕热等离子体凝聚无法解释这种现象（ Jefferies and Orrall, 1963, 1965a, b;

Kleczek, 1963, 1964）。这些估算只是基于 Hα 观测，后来，Pneuman（1981）对
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1973 年 7 月 29 日爆发的耀斑使用 X 射线观测资料积分了耀斑环系的密度，他

得到的总质量大约是 7.5 × 1016 g，而且推断耀斑环系的高质量表示更高的环在

Hα 没有被观测到，因为他们不会变冷到日冕温度以下（ Pneuman and Orrall,

1986）。

排除日冕物质凝聚，那么在 Hα 环中向下流动的大量物质就意味着这些

物质一定要以某种方式从色球补充过来，而这种热物质的向上流动在 Hα 上

是看不到。为了解释物质向上流动，许多科学家认为是色球“蒸发”的过

程（ Hudson and Ohki, 1972; Sturrock, 1973; Hirayama, 1974; Lin and Hudson,

1976; Antiochos and Sturrock, 1978; Colgate, 1978; Withbroe, 1978 ），色球物

质的“蒸发”过程可能是色球物质被高能粒子加热（ Sturrock, 1973; Lin and

Hudson, 1976 ）也可能是耀斑环上方的能量沿磁力线的热传导（ Hirayama,

1974; Antiochos and Sturrock, 1978; Colgate, 1978; Withbroe, 1978）。

Carmichael（ 1964 ）是最早认为耀斑环和带是被太阳喷出到行星际空间的

等离子体拉伸的磁力线弛豫的结果。由于闭合磁环力线的足点根植在光球，当

环顶的等离子体在爆发期间被喷射出去的时候，这些力线被向更高的地方拉伸，

磁力线的这种拉伸被叫做“打开”，然后这些磁力线通过一个被称为磁重联的过

程再形成一个小的闭合的环（图 1.6 ）。这个过程的模型显示磁重联释放了足够

的磁能，可以解释在耀斑爆发期间观测到的辐射和动能（ Sturrock, 1968, 1972;

Kopp and Pneuman, 1976; Bruzek, 1969; Roy, 1972; Hirayama, 1974 ）。耀斑

环系的向上增长可以这样来解释，就是越来越多的磁力线重联使得重联点持续

向上移动，同时耀斑带外观上的相互分离，而事实上耀斑带内没有任何等离子

体流动，而且最热的X射线环在耀斑环系的最顶部（Kopp and Pneuman, 1976;

Heyvaerts et al., 1977; Cargill and Priest, 1982; Pneuman, 1981）。

但是，这种说法不能解释为什么在耀斑环的整个存在期间耀斑环系持续向

下流动的物质并没有排尽所有日冕物质，Forbes 和Malherbe（ 1986a ）认为可

以这样来解释：色球蒸发沿磁力线进入到重联区域（图 1.7a ），很多数值模拟证

实了这一说法（ Forbes and Malherbe, 1986a, 1986b; Forbes et al., 1989; Forbes

and Malherbe, 1991; Yokoyama and Shibata, 1997, 1998）。

1.3.3 太太太阳阳阳爆爆爆发发发的的的理理理论论论

太阳耀斑的研究在很长一段历史时期是太阳物理研究的主题，现在，虽然
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图 1.6: 耀斑爆发最初研究的磁场位形。上左图：Carmichael (1964)；上右

图：Sturrock (1978)；中间图：Hirayama (1974)；下图：Kopp and Pneuman

(1976)。
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图 1.7: (a) 双带耀斑示意图。实线表示不同等离子体区域的边界，点线表示磁

力线。由于对称假设，图只显示了左半边（ Forbes and Acton, 1996）。(b) 太阳

耀斑-日珥-CME 爆发的关键要素的示意图（ Lin et al. 2003）。
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太阳耀斑仍然是一个很重要的课题，但太阳物理研究已经扩展到覆盖更广的太

阳爆发研究（地球及其附近的空间环境）。随着太阳爆发知识的积累，现在我们

知道图 1.7a 中描述的双带耀斑结构在耀斑开始的时候是不存在的，当耀斑爆发

开始位于环顶的等离子体被喷射出去之后才会形成一个封闭的环结构，被喷射

出去的等离子体物质通常被称为 CME 或爆发日珥。现在爆发日珥、CME 和耀

斑现象的区分已经越来越模糊了。

1.3.3.1 早早早期期期模模模型型型（（（ Early models ）））

随着二十世纪七十年代太阳研究空间卫星观测时代的来临，空间卫星观测

到太阳日冕物质抛射（CME）（Hundhausen, 1972; Tousey, 1973; MacQueen et

al., 1974），许多太阳物理学家立即尝试对太阳爆发现象构建理论推测并寻找耀

斑、暗条爆发和 CME 的关系。在较早的理论模型中，认为耀斑、CME 被相关

联的观测到是可能的，七十年代后得到确认，CME 是在日冕被耀斑释放的能

量突然注入而产生的动力学反应（ Dryer, 1982 ）。这些模型中的一些几乎是单

纯的流体（Wu et al., 1975 ）和基于压力和速度脉冲的大气模型的数值模拟。

后来，这些模型扩充为包括二维磁流体（MHD, Magnetohydrodynamics ）的过

程（Nakagawa et al., 1978, 1981; Wu et al., 1978, 1981. Steinolfson et al., 1978;

Dryer et al., 1979 ）。在这些模型中，磁力只是对瞬变物质的引导和限制起到被

动的作用。这些模型遭遇到了一些普遍问题：不现实的低磁场强度或开始就打

开的磁拓扑结构而不是象观测到的磁场是从封闭开始的。

实际上太阳日冕的动力学是被磁场力控制的，一些太阳物理学家研究了在

CME 触发过程中磁场的作用。Sakurai（ 1976）、Anzer（ 1978）、Mouschovias

和 Poland（ 1978 ）建立的模型，一个扭曲的磁流管被自身存储的能量向外驱

动。Pneuman（ 1980a）发展了一个 CME 和爆发日珥紧密联系的模型，盔状冕

流下面磁场强度的增大很容易的推动日珥。Pneuman（ 1980b ）and Anzer and

Pneuman（ 1982 ）认为双带耀斑的这种驱动力可能来自上升日珥下面磁重联

处的向外流动。其他触发 CME 的可能性也是基于各种磁场力驱动考虑的（ Liu,

1983; Yeh and Dryer, 1981; Yeh, 1982; Yeh, 1983; Hu and Tang, 1984; Hu and

Jin, 1987 ）。虽然有些 CME 的观测特征能够再现，但是这些模型仍然是基于在

耀斑过程引发的某种驱动力的原理。

除了耀斑作为 CME 触发驱动，还需要寻找爆发开始的基本物理原因。两

种机制触发了 CME 爆发，一种机制需要磁能快速注入到日冕磁场中导致后来
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的爆发，在这种机制中爆发能量来自对流层的发电机过程；另一种机制需要爆

发前能量缓慢存储到日冕磁场中，这种机制中累积能量来自磁场足点在光球上

的移动或者从对流层出现的新磁流浮现。以前的触发机制被认为是发电机或磁

流注入模型，后来的是能量存储模型。

1.3.3.2 发发发电电电机机机模模模型型型和和和磁磁磁流流流注注注入入入模模模型型型（（（ Dynamo model and flux in-

jection model ）））

Sen 和White（ 1972）, Heyvaerts（ 1974）, Kan et al.（ 1983）, Hénoux

（ 1986 ）最先建立了发电机模型。在这些模型中爆发的能量源来自隐藏在对流

层的发电机区域，当发电机区域的等离子体突然在磁环中移动产生电流的时候

爆发发生（图 1.8 ），因此这个模型被称为发电机模型。磁环中电流的增大驱使

环向外产生爆发过程和 CME ，环中的电流耗散加热了日冕和产生色球耀斑。

发电机模型的电流存在形式不是产生对流层等离子体突然移动的原因，因此它

不能真正解释爆发机制，而且当电流注入到日冕的时候，爆发的脉冲相阶段光

球将发生大尺度的移动。尽管光球等离子体电离很弱，可仍然具有很高的电导

率，磁力线还是冻结到等离子体上的，因此从对流层经过光球到日冕的电流的

任何突然增强必然会引起光球等离子体的移动（图 1.8a ），但是在光球并没有

观测到这种移动。

类似发电机模型，Chen（ 1989, 1990, 1996, 2001 ）提出了磁流注入模型。

在这个模型中，极向磁流和能量通过磁流绳（日珥）在几小时或几十分钟内从光

球下注入到日冕（图 1.8b ），就象发电机模型一样，磁流注入模型也导致了日

冕磁能的快速增长，但是模型没有解释对于这样的磁流注入光球有什么样的反

应。和发电机模型不同，磁流注入模型在光球将发生向上和水平两种流动。就

象先前指出的那样，在光球磁场和等离子体是冻结的，当磁流绳被向上拉伸的

时候，等离子体将会流动，在光球表面，等离子体也会和磁流绳一起向上流动和

水平传播，因为光球等离子体是很密集的，因此推断前者的情况在实际太阳活

动中既不容易也不可能发生。

对于一个典型的太阳爆发，在 10 3 s 内大约释放 10 32 erg 的磁能，如果相

关区域的面积是 10 20 cm 2、磁场是 100 G ，那么爆发期间通过磁流注入引起的

光球物质流动的速度大约是 12.5 km/s（ Forbes, 2001 ），然而在大耀斑爆发过

程中观测到的最大光球物质流动大约是 2 km/s ，而且只持续了 7 分钟（Anwar

et al., 1993 ）。因此，磁流注入模型要求的光球物质流动速度太快而不能实现，
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图 1.8: 光球物质移动。(a) 发电机模型，该模型期望产生光球物质的水平移动（

Forbes, 1993 ）；(b) 磁流注入模型，该模型期望产生光球物质的向上和水平移

动，还没有这样的移动被观测到（ Lin et al. 2003）。

一种降低流动速度的方法就是增加磁流注入的时间尺度。

Chen et al. （ 2000 ）尝试在 2.5 小时内注入磁流，而 Krall et al. 研究了

6 小时内总磁流注入，这两个研究中对应的光球物质流动速度分别降低到 1.38

km/s 和 0.58 km/s，这些速度和典型的光球流动速度大小相当，但是，这样的速

度在磁流注入期间将使光球物质产生向上的 1.25 × 10 4 km 的位移，依据现在

的观测技术，光球等离子体位移大于 1.3 × 10 3 km 和水平速度持续 6 个小时大

于 0.06 km/s 都是很容易观测到的，但是，到目前为止在光球上还没有观测到

这种等离子体位移。因此，在发电机模型和磁流注入模型中这种预测的但仍没

有观测到的光球等离子体位移是一个很主要的问题。
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1.3.3.3 能能能量量量存存存储储储模模模型型型（（（ Storage models ）））

目前，太阳物理界最普遍接受的太阳爆发模型是能量存储模型。假设太阳

爆发释放的能量在爆发前被存储到日冕中，然后日冕磁场失去平衡或稳定性导

致爆发和能量释放。

这种模型从对流层向上的能量传递时间很长（比发电机模型和磁流注入模

型能量传递的时间更长）。从对流层向上不断浮现的新磁流和闭合的日冕磁力

线的足点的移动使日冕磁场的压力不断增大，最后，压力超过一个阀值，日冕磁

场的稳定平衡被打破而爆发。这种模型是基于日冕磁场的能量累积机制，因此

称为能量存储模型（ Priest and Forbes, 2000 ）。

能量存储模型中，能量累积一般需要十多个小时甚至几天的时间，在这个

过程中，日冕磁场从势场演化到非势场，因此日冕磁场的自由能及非势场和势

场的能量差异逐渐增大。很显然，日冕磁场不是必须从势场开始演化，从非势

场位形开始也是非常合理和可能的。最终，非势结构变得不稳定或到达平衡态

到不平衡态的临界点，导致非势结构失去平衡而释放自由能，在这个过程中，大

部分存储的能量通过磁重联释放。

太阳爆发模型的一个重要约束条件已经从许多爆发事件的观测中得到积

累，那就是光球磁场的纵向分量事实上在爆发期间仍然没有变化。黑子的缓慢

移动和光球其他磁场特征并没有受到太阳爆发的影响，因为光球等离子体密度

比爆发发生地――日冕的等离子体密度高 109 倍。由于密度上的巨大差异，稀

薄的日冕扰动要影响厚重的光球是很困难的。日冕磁力线的足点实际上在爆发

过程中是很稳定的，因此，由于稳定的光球磁场使得日冕磁场在爆发期间也保

持恒定，对快速的能量释放也无贡献。

1.3.4 四四四类类类爆爆爆发发发模模模型型型

要建立一种精确的太阳爆发模型，上一节提到的所有或者部分模型需要同

时被考虑。Forbes（ 2000 ）把爆发模型分为四个不同的类别，第一类是非无

力模型，假设重力和气压在爆发开始和能量存储中起重要作用；第二类是无力

模型，尝试依据理想磁流体（MHD ）过程解释爆发现象；第三类是有电阻的

MHD 过程，例如：磁重联触发了爆发；第四类是混合模型，爆发开始的时候是

理想MHD 过程但是需要非理想MHD 过程的磁重联来维持爆发。
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1.3.4.1 非非非无无无力力力模模模型型型（（（Non-force-free models ）））

爆发的非无力模型通常是两步过程（Low, 1990, 1997; Hundhausen, 1999），

第一步是闭合的日冕磁场被打开并把先前存储的物质喷射出去；第二步是被打

开的磁场靠磁重联再闭合并产生耀斑（ Hirayama, 1974; Kopp and Pneuman,

1976 ）。第一步是理想MHD 过程，而第二步是非理想MHD 过程，产生耀斑的

激烈的热特性（Hiei et al., 1994, 1997; Low, 1994 ）。

如果无力场被一个刚性的“墙”（边界条件）限制在一个固定的体积内，它

的能量可以无限制的增长，增长的压力压缩这个场来对抗“墙”。Low 和 Smith

（ 1993 ）认为，尽管在太阳大气中没有这样刚性的“墙”，但是在非无力磁场中

等离子体的重力就象刚性的“墙”一样限制了磁场的活动。Low（ 1999 ）认为

静止日珥的重力维持着磁场，就象弹簧顶部的重力一样（Klimchuk, 2001）。

经常观测到爆发日珥中的部分冷等离子体落回到日面，这暗示了如果磁场

缓慢演化到一个临界点（磁场保持不住日珥）那么 CME 会被触发（ Low, 1996,

1997, 1999 ）。换句话说，日珥的重力就象一个盖子一样允许磁能不断增长，当

盖子突然移开，磁场就会向外弹出。但是，许多 CME 没有出现日珥，因此这种

机制不能解释所有 CME 。如果气压和重力被包括在内（ Low and Smith, 1993;

Wolfson and Dlamini, 1997; Wolfson and Saran, 1998 ），气压缩减日冕中存储

的磁能（ Low, 1999; Forbes, 2000），但不象重力，气压本身能够向外推动物质。

迄今为止，所有引入气压的模型（即使仅仅是作为触发）长期以来都被这样的

问题困扰，那就是等离子体的 β（气压和磁压的比率）值在低日冕中太小（ 10−4

- 10−3 ），气压不能真正发挥重要作用。

1.3.4.2 理理理想想想MHD 模模模型型型（（（ Ideal MHD models ）））

耀斑爆发模型的第二类是基于纯理想MHD 。这类模型的处理过程中磁场

没有耗散和扩散发生，尽管磁重联能够发生，但是假设在系统触发开始或长期

演化过程中不起作用。Wolfson 和 Low（ 1992 ）发现在同样光球边界条件的

情况下部分开放磁场的磁能比全封闭磁场的低。但是他们的方法不允许他们

确定在不利用磁重联的情况下闭合的磁场是否会转变为开放状态。因此，部分

开放的磁场结构能否通过失去平衡的理想MHD 来单独实现还不清楚（Forbes,

2000）。



20 双带耀斑分离运动和磁场的关系研究

图 1.9: (a) 轴对称剪切拱的准静态演化。t=0 为初始态；在 t=540 τA 的时候磁

场演化成无力场；此后旋转 126o磁场在 t=900 τA 的时候变成完全开放，此时 η

仍然为 0 ；但是在 t=563 τA 的时候，如果 η 突然增大则爆发发生。(b) 对应的

总能量除以势场能量的演化。（ Forbes, 2000）。

1.3.4.3 电电电阻阻阻MHD 模模模型型型（（（Resistive MHD models ）））

和理想 MHD 模型相比电阻 MHD 模型的爆发过程允许有一个理想 MHD

的开端，然后必须借助于电流片（图 1.7a ）中的电阻来耗散磁场以便维持爆发

的发展和演化。引入电阻增加了和耀斑相关的剧烈加热的理由，因此，这类模

型为太阳爆发物理机制提供了更加现实的描述。

（1）剪切拱模型（ Sheared arcade model ）

在简单联接的无力磁拱中，由于磁拱足点的剪切运动自由能不断增长。光

球磁场剪切的时候稳定平衡继续保持，因此突然的动力学作用或反应绝不会

发生，数值模拟（Mikić et al., 1988; Linker and Mikić, 1994; Mikić and Linker,

1994; Amari et al., 1996a ）和解析研究（ Priest and Forbes, 1990a ）认为简单
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联接的磁拱在球面或平面的时候不爆发，但足点剪切的增强磁拱平稳地向外扩

张，当剪切超过临界值的时候完全开放的磁场就形成了。由于磁场的扩张，一

个电流片形成了，正负极磁场在电流片的两侧，但是没有爆发，整个系统仍然保

持平衡。Finn 和 Chen（ 1990 ）展示了剪切一个简单联接磁拱是不能产生耀斑

和 CME 爆发的。

一种方法可以触发上述剪切拱系，那就是在特殊的时间通过反常电阻引入

耗散机制。例如：可以假设当电流片变得足够窄的时候，可能会产生撕裂模不

稳定性（ Furth et al., 1963 ）。如果发生撕裂模不稳定性，那么电流片中的电

阻就会突然增大并促使磁力线重联，（ Galeev and Zelenyi, 1975; Heyvaerts and

Priest, 1976 ），此过程继续就形成了一个磁岛（图 1.9a η 6= 0 ）。因此，这个模

型中的重联率一定是比爆发前光球移动挤压磁场的速率更慢，但是一旦爆发发

生，重联率一定会变得足够快使得能量可以被快速释放（ Forbes, 2000 ）。

（2）爆破模型（ Break-out model ）

Antiochos et al.（ 1999 ）提出了另一个剪切拱模型，模型也需要磁重联来

触发爆发。这个模型的磁场是球对称的四极位形而不是偶极的，模型的光球磁

场有三个磁中性线和四个明显的磁流系（图 1.10），中间的磁拱横跨赤道，另两

个拱的中性线大约在纬度 ± 45o，偶极磁流系在三个磁拱的上面。上升的中间磁

拱将挤压上方的 X 线并在剪切拱上方产生一个弯曲的水平电流层（图 1.10 ），

没有气压和电阻，这个层是一个非常薄的片，如果在这个电流片中没有重联发

生的话，中间拱将不会爆发。Antiochos et al.（ 1999 ）发现当气压和重联被考

虑的时候，X 线上的重联会突然从慢变得很快。电流片由于气压的存在而保持

一定的厚度，但是下面的剪切拱挤压电流片又使电流片变薄。数值模拟这种变

薄过程发现电流片中重联有相当大的加速，尽管很难证明这一活动，因为加速

发生的时候，电流片不再有数值解。

爆破模型和Mikić and Linker (1994) 的剪切拱模型的主要差别是爆破模型

的磁重联发生在剪切拱的顶部。虽然爆破模型的触发机制仍然存在问题，但是

这个模型清晰地论证了磁场从封闭到部分开放的转变过程还是很令人赞同的。

（3）扭曲磁流绳模型（ Twisting flux rope models ）

Amari等做了一系列三维数值模拟的工作（Amari et al., 1996b; Amari and

Luciani, 1999; Amari et al., 2000 ）。他们的三维模拟一般是从光球偶极磁场产

生的势场位形开始的，然后在边界面上磁中性线两边的足点平行旋转演化，结
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图 1.10: Antiochos et al. （ 1999 ）模型的磁场结构。(a) 演化早期；(b) 演化后

期。（ Forbes, 2000）。

果，开始时的势场磁拱扭曲，出现 S 形结构，磁结构呈现快速膨胀，从准静态演

化向动力学演化急剧转变。在这些模型中，旋转被限制在足点周围的区域，剪

切也在局部限制区域内发生。和剪切拱模型、爆破模型相比，扭曲磁流绳模型

的剪切在空间范围上更加具体。

在 Amari et al.（ 1996b ）的工作中，足点处的旋转速度随着时间而增加，

上面提到的动力学转变发生，随后旋转达到最大，旋转速度大约是日冕 Alfvén

速度的百分之一，日冕 Alfvén 速度大约是 103 km/s，百分之一就是 10 km/s，

这样的旋转速度大约是观测到的速度的 10 倍甚至 20 倍。通过在扭曲磁绳和覆

盖磁拱系中引入磁重联，Amari and Luciani,（ 1999）发现磁流绳拓扑结构突然

变化，开始的单一磁绳被分成两个，但是，相应的动力学演化仍在局部发生，覆

盖磁拱仍然是闭合的。Amari and Luciani,（ 1999 ）认为这个过程可以解释已

观测到的致密耀斑环。

为了展现包括扭曲磁流绳的磁结构的爆发。Amari et al., 2000 通过剪切拱

系足点的重联模拟了磁流绳的形成（图 1.11a 和 1.11b ），并中止了足点剪切运

动通过粘滞弛豫让系统演化到接近稳定的平衡态，然后，背景场中的部分磁流

淹没（或相反极性的磁源浮现）降低了完全开放场的总存储能量，随着背景场

的变弱并在磁绳下方出现垂直电流片，闭合磁场经历了一个象爆发一样的快速

扩张（图 1.11c 和 1.11d ）。但是有一点是不清楚的，如果这样的转变是一个真

实的灾变过程，那么由于光球边界条件在模拟中转变速率太快因此不能是准静

态过程。
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图 1.11: CME 爆发模型四个阶段的磁场位形。(a) 开始时的势场结构；(b) 通过

足点重联形成扭曲磁流绳；(c) 由于部分背景磁流淹没磁绳开始扩张；(d)磁结

构爆发。（Amari et al., 2000）。

1.3.4.4 灾灾灾变变变模模模型型型（（（ catastrophe models ）））

图 1.12 是太阳爆发过程中各种物理和形态特征的示意图。这一过程更像是

一个大爆发中的一个耀斑、日冕物质抛射和爆发暗条发生在不同的时间阶段和

空间位置。灾变模型认为日冕物质抛射由于光球磁场的汇聚运动，使得磁绳上

升到一定的高度，磁场失去了机械平衡所导致的（ Forbes 和 Priest 1995 ）。爆

发的能量是从光球逐步积累在日冕。在磁绳上升到一定的高度，暗条的磁场被

严重拉伸，下面形成电流片，磁重联就发生在电流片的附近。磁重联使得磁力

线在水平方向向内移动，在竖直方向向外流动。其中经过电流片的下端向下的

等离子体流加热了色球，形成耀斑；而经过电流片上端的等离子体流带出物质

和磁场，形成日冕物质抛射。灾变模型是个二维解析模型，基本能够描述太阳

爆发中日冕物质抛射和耀斑的主要典型的形态特征。
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图 1.12: 灾变模型示意图（ Lin et al., 2004）。

1.3.5 爆爆爆发发发过过过程程程中中中磁磁磁重重重联联联的的的作作作用用用

太阳爆发过程一定要引入磁重联机制。由于爆发驱动电流片上的磁重联，

使随后失去平衡的灾变动力学演化得以继续。当磁重联发生的时候，磁位形

一般不在平衡态（如图：1.13）。描述系统动力学行为的参数（如：磁流绳的高

度（h）和速度（ḣ）、电流片参数（p, q）以及输出能量（P）通常是电场（Ez）的

函数，Ez通常表示电流片里的绝对重联率，而 Alfvén 马赫数（MA）则是测量的

电流片附近流入重联区的速度，被称为相对重联率。Ez和MA都依赖于磁绳电流

片系的其他参量。

一般来说，为了得到自洽的MA，必须求解电流片附近的随时间变化的耗散

MHD 方程。这个解的关键参数是电流片的厚度，因此流进电流片的等离子体

对流速度必须等于磁力线通过电流片耗散的速度，那就是：MA ≈ η/(lVA)，其

中：η是磁耗散率，l是电流片的厚度。

如果电流片的演化足够慢，那么象 Sweet-Parker 或 Petschek 的稳态理论

就可以被用于表示l（l是MA和η的函数），足够慢的意思是电流片增长的时间比

Alfvén 波传播的时间长。如图1.13所示，电流片演化的速度决定于 d(q-p) / dt

= q̇ - ṗ 。条件 q̇ À ṗ 通常被用于爆发开始后 2 或 3 小时之内（Lin and Forbes,
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图 1.13: 两点源模型磁重联的磁场位形示意图（ Lin and Forbes, 2000）。

2000; Lin, 2002），因此准稳态要求 q ¿ VA ，但这个条件直到爆发后 2 ∼ 3 个小

时才满足（Forbes and Lin, 2000; Lin and Forbes, 2000; Lin, 2001, 2002），因此

准稳态要在时间上延后一些才可以使用。

如果是理想MHD（MA = 0）（如图1.14a），没有重联发生并假设没有能量

耗散，磁流绳会在低平衡点失去平衡后在上平衡点抖动而不会发生爆发。另一

方面，如果磁重联过程没有限制，向里流动的等离子体 Alfvén 马赫数（MA）是

无限的，因此不会形成电流片，在电流片的位置出现 X 型中性点，那么向上流

动和磁流绳逃脱将是无限的（图1.14b）。事实上，假设等离子体环境没有耗散

是错误的，但假设耗散无限大（MA −→ ∞）也是不合理的，因为快模激波能出
现在中性点或MA > 1 的电流片附近。因此，重联率最可能的值是0 < MA < 1

（图1.14c），在实际的 CME 过程中哪种重联发生不重要，重要的问题是至少要

多大的MA ，磁流绳才会平稳的逃离并向无限远处喷出而不会反转方向。

Lin 和 Forbes（2000）发现：如果日冕密度随高度按指数规律减小，那么

MA > 0.005 的任何值磁流绳都会平稳逃离；如果 0.005 < MA < 0.041，那么

磁流绳逃离前会减速；如果 MA > 0.041 磁流绳爆发根本不减速。Sittler 和

Guhathakurta（1999）给出了更加真实的日冕环境，Lin（2002）得到了上面提

到的两个MA 的临界值分别是 0.013 和 0.034 。

图1.15显示了MA = 0.1 时的磁流绳和电流片上、下端点随时间变化的曲

线。磁流绳开始时缓慢升高但在 20 分钟内速度达到 1500 km/s，最大加速度

达到 4 km/s，在此期间磁流绳被抛出超过 3 个太阳半径的距离。由于 Lin 和
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图 1.14: 电流片形成的三种可能性。（a）MA = 0 ，没有重联发生，电流片粘缚

在太阳表面；（b）MA −→ ∞ ，快重联，没有电流片；（c）MA < 1 ，重联率是合

理的。（ Forbes and Lin, 2000）。

图 1.15: MA = 0.1 ，等温太阳大气模型中重联的 h，ḣ，p 和 q 随时间变化的曲

线。（ Lin and Forbes, 2000）

Forbes（2000）假设所有释放的磁能都转换为磁绳的动能，因此上面的速度和

加速度的值应该是真实值的上限。在真实的情况下，能量释放的重要部分（或

许一半以上）将转化为重力的形式，通过加热耗散和/或转化为磁流绳前面快模

激波的波能量。

图1.15中的q随时间t变化的曲线显示了开始时电流片上端点以小于磁流绳

速度 2 倍的速度增长，但大约 1 小时后变得稳定并持续几个小时。和上端点相

比，电流片的下端点（p）开始时上升的很缓慢，但大约 1 小时后速度开始上升，
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图 1.16: MA = 0.1 ，等温太阳大气模型中（a）输出能量 P（b）电流片中的电场

Ez 随时间变化的曲线。（ Lin and Forbes, 2000）。

大约 10 小时后下端点（p）的高度已经接近上端点（q）的高度，因此电流片变

得非常短。

和上述过程对应的电流片里的能量输出P和电场Ez随时间变化的曲线分别

在图1.16a和图1.16b中显示。P随时间变化的曲线（图1.16a）显示耀斑前阶段大

约是 10 分钟，而最大能量输出的持续时间小于 15 分钟，这两个阶段之后是持

续几个小时的长期渐进阶段，也就是电流片从早期开始演化到最后消失的时期。

能量释放率上升和下降比率的不同反映了不同物理过程的时间尺度。演化的最

初阶段主要是被理想MHD 过程所驱动，也就是说平衡被打破是受 Alfvén 时间

尺度支配的，但这一过程导致电流片的发展，除非重联开始否则进一步的动力

学演化过程将停止。因此演化的第二个阶段的时间尺度是重联率决定的，重联

的时间尺度要比 Alfvén 的时间尺度长。所以，上升时间和下降时间的不同反映

了 Alfvén 和重联的时间尺度的根本差异。

爆发发生前，直到脉冲相阶段开始重联 X 点才出现，因此当 X 点出现的时

候（图1.16a中的小图），很强的流动已经存在并驱动快速重联，结果电场 Ez 在

几分钟之内达到最大值，大约 4 V/cm（图1.16b）。由于日冕密度随高度快速下

降，日冕 Alfvén 速度随着高度的增加而增大，大约在爆发开始后 70 分钟的时
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候，产生了电场的第二个峰值。电场第二个峰值的时间和图1.15中电流片的长

度随时间减小的时间是对应的，也就是说，此是就是一个分界点：重联耗散电流

片比磁流绳移动产生电流片更快。

Ez 实质上不但驱动磁重联和能量转化而且也产生高能粒子。从 X 射线和

γ 射线观测的伴随 CME 的巨大双带耀斑可以推断：一个高峰值的强电场和后

来长期的低电场的组合暗示着产生高能粒子。这些爆发在脉冲相阶段释放出大

量的高能粒子，强硬 X 射线辐射和三型射电爆发之后是持续数小时的低能量释

放。

1.3.6 太太太阳阳阳大大大气气气中中中的的的电电电场场场

太阳大气中充斥着磁场，同时置于其中的等离子体不停的运动，扭曲、缠

绕等位形变化，耀斑、CME、日珥爆发等各种爆发现象，扩散、耗散、磁重联等

各种磁过程在不停的进行。这就势必要产生各种电场。

（1）光球的电场和运动感应电场

以非相对论速度在磁场中运动的等离子体除了受到对静止物质作用的电场

力 E以外还受到一个附加电场的作用（v ×B），即运动感应电场。其中 v是等

离子体的速度，B是磁场通量（Priest 1984）。由欧姆定律，我们知道电流密度

正比于总的电场（在随等离子体运动的参照系中），故而有：

E = −v ×B + j/σ . (1.1)

其中 j是电流密度，σ是电导率，单位是mho/m。在许多太阳研究的应用中，比

如光球，粒子碰撞的平均自由程很长，所以电导率大，近似于冻结，因此以上公

式中的电流项是个小量可以忽略不计，总的电场主要来自于运动产生的感应电

场（Priest 1984）。Liu 和 Zhang（2007）研究的活动区电场的观测结果也证实了

这一点。因此，光球中的电场可以近似写为

E
.
= −v ×B . (1.2)

（2）重联电流片里的电场

等离子黏着在磁力线上，当磁力线扭绞或者剪切时，磁力线在某些条件

下可能会快速的断开并重新联结，同时磁能转化为热能、动能以及快速粒子

的能量。这就是磁重联。磁重联有两个必要条件，一是存在反向磁力线，二
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图 1.17: 不同时刻的耀斑重联模型中磁场拓扑结构示意图。阴影部分是 X 射线

环系，数字标记了个别磁力线的足点，耀斑带的最外边缘用 XR 和 -XR 表示。

是存在电阻。而这个电阻是由于不稳定性造成的反常电阻。20 世纪 70 开始

至今，研究者们认为双带耀斑是由磁重联引起的，而日冕磁场在这个过程中

会被爆发暗条或者日冕物质抛射打开为开放的磁场位形（ Švestka and Cliver,

1992；Hundhausen, 1999 ）。磁重联发生在电流片附近。电流片有时也称磁场反

转区，它包括中心部分的磁力线重联区和外围的磁场扩散区两部分。在电流片

外，磁场是冻结的，在电流片内，耗散效应和对流效应同时起作用。太阳耀斑区

的电流片可能只有几十米的量级，但是其中的电流密度却非常大。冻结在等离

子体中的磁力线从两侧向电流片运动，到达扩散区后磁力线会扩散，一条变成

一片。这样磁力线在扩散区会断开，过了扩散区后会与对面来的磁力线重新联

成一条磁力线，实际上这个过程就是磁重联过程。

磁重联对耀斑带和环的运动提供了一个简单的解释，由于磁力线重联，闭

合的磁环区域上升（如图 1.17 所示），新重联的磁力线是最热的而且有一个尖

端形状，然后逐渐向下变低变冷，尖端变成圆形，已经重联的磁力线向下运动的

同时 X 线向上移动（由于新磁力线的重联）。如果假设 X 射线耀斑环系的外边

缘沿磁力线连接到 X 线，那么由于 X 线的向上移动引起耀斑环系的向上移动，

再假设耀斑带的外边缘对应于 X 射线环系外边缘的足点，那么耀斑带外观上的

移动也就是 X 线向上移动的结果，关于重联率和耀斑带的移动，二维结构有一

个简单的关系，根据法拉第电磁感应定律，在此闭合磁流系统（对应的矢势A0）

中的重联电场E0是：

E0 = −∂A0

∂t
= − ∂A0

∂XR

∂XR

∂t
(1.3)
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其中：XR 是耀斑带的位置。因为 A0 也是 X 线处的矢势大小，所以上式可以写

为：

E0 = By(XR)VR (1.4)

其中：VR = ∂XR/∂t 是耀斑带外边缘移动的速度，By = ∂A0/∂XR 是 XR 处

的法向磁场（Forbes and Priest, 1984; Forbes and Lin, 2000）。Poletto和 Kopp

（1986）研究了1973年7月29日发生的一个大耀斑，利用上式得到的重联电场最

大可达 2 V/cm。Qiu et al.（2002）用美国大熊湖的Hα观测资料研究了一个大的

双带耀斑，得到的最大重联电场为 90 V/cm，这个极大出现在硬 X射线峰值时

刻。Wang et al.（2003）研究了一个双带耀斑，指出重联电场的演化在耀斑过程

中分为两个阶段（分别对应耀斑的脉冲相和衰减相），前一阶段的电场强度比后

一阶段的大一个量级，而且他们还研究了重联电场和暗条爆发、日冕物质抛射

的速度和加速度的相关（Wang et al., 2003; Qiu et al., 2004; Jing et al., 2005）。

1.4 耀耀耀斑斑斑活活活动动动区区区磁磁磁场场场的的的非非非势势势性性性

观测表明，太阳耀斑大多发生在黑子面积较大和磁结构复杂的活动区中。

一次太阳耀斑所释放的能量高达 1030−1032 erg，来自可供释放的自由磁场能，

亦即总磁场能E与势场能 E0之差：

4E = E − E0 , (1.5)

E =
1

8π

∫ ∫ ∫
B2dV , (1.6)

E0 =
1

8π

∫ ∫ ∫
Bp

2dV , (1.7)

其中B为耀斑区磁场，Bp为与耀斑区光球面上纵向磁场分布对应的势场，积分

体积为整个耀斑区。由此可见，耀斑区磁场 B对势场 Bp 的偏离愈大，E与 E0

的差别也愈大，意味着将有愈多可供释放的自由能储备，发生耀斑的概率也就

愈大。活动区磁场对势场的偏离称为非势性（nonpotenciality）。一般而言，活动

区磁场的非势性愈强，耀斑出现也愈频繁。

活动区磁场的非势性的产生主要有三种方式：（1）光球下面和光球中流体

的各种运动（特别是扭绞和剪切运动）带动磁力线足跟运动，使磁场位形偏离势

场（López Fuentes et al., 2003）；（2）光球下面新磁流的浮现使原有磁场受到干
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扰而形成非势磁场（Hagyard et al., 1984；Chen et al., 1994；Zhang, 2001a；Liu

and Zhang, 2006）；（3）新浮现的磁流本身就是非势的，这是光球下面特别是对

流层中流体运动和湍动造成的结果（Tanaka, 1991；Wang et al., 1994；Leka et

al., 1996；Wang and Abramenko, 2000；Liu and Zhang, 2001；Zhang, 2001b）。

活动区磁场非势性的观测表现为活动区磁图有明显的扭绞形态（涡旋状结构）

和剪切形态（横向磁场与纵向磁场中性线近于平行）。表征活动区磁场非势性的

参量包括剪切角、梯度、以及磁螺度和电流螺度等。

（1）剪切运动和磁场剪切

尽管很久以来人们都认为太阳耀斑最重要的机制是磁重联，但是能量积

累和释放的确切过程仍然没有很清晰的认识。许多耀斑模型表示光球的剪切

运动能够提供能量的积累。这样的剪切运动对储存磁自由能的剪切磁位形有

贡献。另外，剪切磁场在达到某个临界点后平衡会被打破，磁场则会以比较接

近势场的形式重新组合。这个过程中，自由能以耀斑或CME的方式释放出来。

最近磁螺度被广泛的用来衡量扭绞、剪切和太阳磁场的手征性。此中最重要

的螺度注入可能源于拖动了磁力线的剪切运动。剪切另一个重要的方面就是

磁通道结构的发现（Zirin and Wang, 1993），现在看来磁通道结构是超级活动

区的普遍特征。这些通道被拉长，混合极性，沿着它们有很强的磁流。Harvey

和Harvey（1976）发现在耀斑区磁中线附近色球有强的水平剪切运动，认为水

平剪切对于耀斑的发生是个非常重要的因素。Tang 和Wang（1993）观测到大

的 δ 结构黑子中的反常流，认为磁极性反转线附近的剪切运动提高了耀斑产

率。Yang et al.（2004）通过对活动区 10486的以高分辨率的白光像推算的水平

流速度的分析，得出强的速度剪切跟白光耀斑核密切相关。

磁场剪切的概念是Zirin 和 Tanaka（1973）提出的。Hagyard et al. 1984提

出，活动区磁场的非势程度可以用光球面上的横向磁场剪切角4ϕ来表示。它

是活动区光球面上某一点观测到的横场的方向与由理论推算的该点势场的横场

方向的夹角。观测表明，许多太阳耀斑发生在4ϕ很大的区域。她们发现 δ黑子

中的磁剪切角较大，最大可到 85◦，而剪切角最大的地方就是X射线耀斑触发的

地方。吕艳萍等人（1993）提出了向量剪切角的概念，定义为实测的空间磁场向

量 B与相应的势场向量的交角，可以更好的表示磁场的非势程度。Falconer et

al.（2001，2002，2003）提出用活动区矢量磁场的强场强剪切中性线长度或者强

场强梯度中性线的长度来测量活动区的非势性。这些结果表明，强剪切是耀斑
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高产黑子的重要特征。

（2）电流

电流也是反映非势磁场结构的物理量。太阳活动区的磁场如果偏离势场，

就是∇×B 6= 0，由 Ampere定律

J =
1

µ0

(∇×B) (1.8)

可知形成了电流系统。因此磁场非势性与存在电流是等价的。式 1.5中的可供

释放的磁自由能就是活动区中电流系统的能量。由于只有光球层的磁场可以

较准确的测得，其它层次上磁场难以得到，故而只有纵向电流可以由矢量磁

场推算得出。矢量磁场的分析还存在许多困难，比如定标、180度不确定性等

等。电流与耀斑的关系人们做了很多研究。早在 20世纪 50年代，Severny et

al.（1958）利用 Crimea天体物理台向量磁像仪最先开展 Hα 耀斑在活动区磁

场中的位置的观测研究。他们对 30个耀斑与活动区中电流关系的分析表明，

大约 80%的 Hα 耀斑亮块处在电流密度极大点附近。Lin 和Wang（1993）利

用怀柔的观测资料分析了两个耀斑和电流的关系，发现耀斑初始亮核与电流

极大位置相对应。Canfield et al.（1993）用 Stokes偏振仪的观测结果分析了 5

个耀斑，认为日冕高压区倾向于包围电流密度极大区，但电子冲击却处在中

性线上，且多在电流极大点边缘。Wang et al.（1994）研究了活动区的矢量磁

场和纵向电流的演化以及它们和太阳耀斑的关系。在解决了横场的 180度不

确定性，并把 image 坐标转换到球坐标后，他们确定了活动区光球纵向电流

密度分布并得到如下结果：1）反极性的两个磁流管与它们的分离运动同步浮

现，其中一个与旧有的磁结构湮没并引发一系列耀斑；2）随磁流上浮过程，存

在新的电流系统；3）Hβ 初始增亮的核发生在有陡峭梯度的纵向电流的中性

线（jz＝0）附近，但不是在纵向电流峰值区域；4）耀斑可能被新浮电流系统

和旧电流系统的相互作用触发。Zhang（2001b）把活动区的纵向电流分成两

项，Jz = B
µ0

(∂by

∂x
− ∂bx

∂y
) + 1

µ0
(by

∂B
∂x
− bx

∂B
∂y

)，指出该式中第一部分与磁场手征性

有关，第二部分与磁场剪切和梯度有关。可见电流与耀斑密切相关。

（3）梯度

从 20世纪 50年代起，研究者们认识到磁梯度对于耀斑的重要性。Severny

（1960）提出耀斑发生的磁梯度的阈值为 0.1G km−1。Zhang（2001a）发现磁剪

切和磁梯度对于定义磁活动区的非势性都很重要，并且反映了活动区电流的强
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度。Falconer et al.（2003）指出磁梯度强度跟活动区 CME的产率相关。Wang et

al.（2006）研究了 5个活动区的 6个 X级耀斑，发现磁梯度和磁剪切相关很好

达到 90%，并且磁梯度可以比磁剪切更好的预报耀斑的发生位置。由于梯度能

从视向磁图算出，而视向磁图可以很方便的得到，或许可以在耀斑和 CME的预

报中用磁梯度作为研究参量来替代磁剪切。这需要进一步的统计研究。

（4）螺度

螺度是对磁场复杂非势位形拓扑结构的定量描述。太阳磁场中的螺度主

要分为电流螺度和磁螺度，它们实际上是太阳磁场螺度的两个不同表现形

式。螺度在磁场中可以表现为扭绞（twist）、剪切（shear）、编结（braid）、链

环（linking）、纽结不稳定（kink）以及螺旋手征性等等。由于磁螺度本身不能

由观测简单的直接计算，许多年来关于太阳活动区的螺度的研究中，大多选

用电流螺度这个参量。Bao et al.（2001）发现螺度符号与半球规律相反的活动

区耀斑活动较频繁。Zhang 和 Bao（1999）发现与半球符号规律反号的活动区

发生在特定的经度并且周期较长。Zhang（2006）将怀柔数据每张磁图分成强

场（大于 1000G）和弱场（100-500G）两部分来分析，并认为弱场符合半球符号

法则，强场不符合，对应于发电机理论的平均场和起伏场，因而较差自转可能

是太阳内部螺度的来源。电流螺度密度跟太阳表面的太阳活动联系很密切。Bao

和 Zhang（1998）发现平均电流螺度密度与太阳活动有良好的相关性。Kim et

al.（2002）给出了耀斑活动和电流螺度密度的变化之间关系的理论解释。

1.5 耀耀耀斑斑斑带带带的的的运运运动动动

1.5.1 理理理论论论解解解释释释

Lin（ 2004 ）基于包括一个垂直电流片和各种背景磁场的Kopp-Pneuman-

type 磁位形（ Kopp and Pneuman,1976; Forbes and Isenberg,1991; Lin, Soon,

and Baliunas, 2003 ）对耀斑带的运动进行了理论研究。磁重联发生后电流片上

的耗散使磁重联得以维持和发展，随着重联的继续，耀斑环逐渐升高和耀斑带

逐渐向磁中性线两侧分离。原理上，耀斑环系的生长仅被日冕磁重联过程所支

配，耀斑带的行为则受到重联率和被背景磁场的影响。

图 1.18 显示了有垂直电流片的三种不同背景磁场（偶极、四极和两点源）

的磁位形（Lin, 2004），图 1.18b 中的虚线表示联接不同磁极的分界线，两条虚

线中间的部分是发生重联的两个磁极的闭合磁力线区域，虚线下方的磁力线则
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图 1.18: 不同背景磁场情况下有垂直电流片（粗线）的磁位形示意图：（a）偶

极；（b）四极，虚线表示联接不同磁极的分界线；（c）两点源。（Lin, 2004）。

是和另外两个磁极相联的磁力线。随着日冕磁重联的继续，耀斑带一般向磁中

性线两侧分离，但是，在这三种磁位形中，偶极磁场位形的耀斑带分离的距离最

大而且只要磁重联继续进行则耀斑带会继续分离；四极磁场位形次之，耀斑带

最远只能运动到磁极分界线以内；两点源的磁场位形的耀斑带则不分离。

1.5.2 观观观测测测结结结果果果

耀斑带是最明显也是最早观测到的耀斑表现形式，耀斑带有的外观较

小（致密耀斑）、有的呈现两条较大的亮带（双带耀斑）甚至在比较复杂的活动

区会同时出现多条亮带。双带耀斑的两条亮带分别处在相反的磁极性区，耀斑

过程中，经常会观测到两条耀斑带相互分离，但有些发生在磁流密度很大的区

域的耀斑带是不移动的（ Švestka, 1986 ），还有的耀斑带在耀斑开始阶段是相

互靠近的（ Ji et al., 2006 ）。

Kitahara 和Kurokawa （ 1990 ）发现耀斑带在开始分离阶段的分离速度

是最快的，当 Hα 耀斑带接近黑子本影的时候减速或停止。Asai et al.（ 2004,

2006）研究了活动区的耀斑带分离运动和能量释放率，他们发现 Hα 耀斑核的

分离速度在硬 X 射线爆发的时候开始减弱。

活动区磁场是很复杂的，耀斑带的运动也多种多样，耀斑带的分离运动和

磁场的关系尚不清楚，本文通过两个耀斑事件来研究耀斑带的分离运动和磁场

的关系。
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2.1 引引引言言言

太阳耀斑的色球辐射是太阳爆发最明显的现象之一。一个典型的双带耀斑

在图像上通常表现为有两条分开的亮带和一系列耀斑环。有一些耀斑的亮带虽

然在 Hα 上不容易分辨，但能在极紫外（ EUV）波段和软 X 射线（ SXR）波段

上看到（ Bao, Zhang, and Lin, 2006, 2007 ）。耀斑的演化及耀斑带的分离等方

面的研究为研究太阳爆发的能量释放过程提供了很多信息。自二十世纪七十年

代以来，许多太阳物理学家认为：暗条（日珥）爆发打开了日冕磁力线结构，随

后的磁重联产生了耀斑的两条亮带（ Švestka and Cliver, 1992 ）。通常观测到的

耀斑带的向外扩张是日冕磁重联过程的色球信号，磁重联过程中重联点随着重

联的继续会越来越高，新重联的磁力线在先前重联的磁力线的上方（外面）。色

球耀斑带扩张的速度是和日冕磁重联的速度相关的，但是日冕磁重联很难直接

观测。物理上讲，耀斑足点运动的速度反映了日冕重联区域磁重联的速率。在

一些假设和近似的条件下，Forbes（ Forbes and Priest, 1984; Forbes and Lin,

2000 ）等太阳物理学家得到了一个用两个观测参数来表示沿重联电流片的电场

强度（Erec ）的简单关系式：

Erec = VrBz (2.1)

其中：Vr 表示耀斑带移动的速度；Bz 是耀斑带所在位置的磁流密度的径向分

量（纵向磁场）。用这个关系式得到的重联电场强度是和日冕磁重联率成比例

的。Poletto and Kopp（ 1986 ）研究了一个大的双带耀斑事件得到的最大重联

电场是 2 V/cm；Qiu et al.（ 2002 ）估计在硬 X 射线峰值的时候最大重联电场

是 90 V/cm；而且，Wang et al.（ 2003 ）研究了 2000 年 9 月 12 日耀斑事件的

重联电场和暗条爆发及日冕物质抛射（ CME ）的相关关系，继其之后，Qiu et

al.（ 2004 ）研究了 2 个事件 Jing et al.（ 2005 ）研究了 13 个事件，他们认为：

磁重联率（ Erec ）和磁流绳（暗条）的速度、加速度是相关的，和 CME 的速度

也有一定的相关。

由于日冕磁冻结效应，热的等离子体被磁重联分界线处的磁力线引导流出

电流片，热传导也以类似的方式发生（ Forbes and Acton, 1996 ）。分布在相反
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磁极性两边的耀斑带通常被观测到向远离磁中性线的方向运动，但有些在磁流

密度很大的区域的耀斑带是不移动的（ Švestka, 1986），还有的耀斑带在耀斑开

始阶段是向靠近中性线的方向移动的（ Ji et al., 2006）。理论上，耀斑带的分离

速度是依赖磁场的（ Lin, 2004）。Kitahara 和Kurokawa（ 1990）认为：耀斑带

在开始分离阶段的分离速度是最快的，当 Hα 耀斑带接近黑子本影的时候减速

或停止。Asai et al.（ 2004，2006）研究了NOAA 9415活动区的耀斑带分离速度

和能量释放率，他们发现 Hα 耀斑核的分离速度在硬 X 射线爆发的时候开始减

弱。Miklenic et al.（ 2007 ）发现局部和全日面的磁重联率、坡印廷（Poynting）

流量以及硬 X 射线流量的时间轮廓有很好的时间相关。耀斑双带的扩张是耀斑

爆发过程中最显著的观测现象，耀斑的二维模型显示耀斑带移动的速度和位移

在不同的背景磁场中是不一样的（ Lin, 2004 ），双极型磁场位形的耀斑带分离

是最明显的，但是在先前的研究中，关于耀斑带的分离速度和磁场强度的关系

并没有一个很清晰的描述。Jing、Chae 和Wang（ 2008 ）研究 2006 年 12 月 13

日的白光耀斑时发现耀斑带的分离速度和磁流密度是弱相关的。尽管过去关于

耀斑的研究已经做了很多，但是关于耀斑带的分离速度和磁流密度的定量关系

尚不清楚，我们选择 2001 年 4 月 10 日发生的 X 2.3 级耀斑事件来研究这一问

题，这个耀斑事件有两条非常清晰的耀斑带而且沿耀斑带的磁场变化很大。

在这一章中，我们主要研究耀斑带的分离速度和磁流密度、磁重联率之间

的关系。观测数据和处理方法在第二节中说明；在第三节中我们研究了 Vr 和

Bz 的统计相关以及 Vr、Bz 和 Erec 的时间和空间演化；最后一节概述耀斑带分

离速度和磁流密度的关系及物理意义。
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2.2 观观观测测测数数数据据据和和和处处处理理理方方方法法法

2001 年 4 月 10 日的耀斑事件发生在太阳表面 南 22o 西 01o，国际太阳

活动区编号是 NOAA 9415。耀斑带的图像来自空间卫星 TRACE（ Transition

Region and Coronal Explorer）的观测（Handy et al., 1999）。数据的时间间隔

和像素分辨率分别是 8 秒和 0.5 角秒。TRACE 171 Å 有这个耀斑 05：00 UT 左

右的连续观测数据。图 2.1 显示了 TRACE 卫星观测的一系列 171 Å 耀斑图像

和一个对应的 1600 Å 图像。

图 2.1: （a）-（e）TRACE 171 Å 观测的耀斑演化图像，（f）对应的 TRACE

1600 Å 观测的耀斑图像。图像的视场是 256” × 256” 。

磁场数据使用的是耀斑爆发前通过空间卫星 SOHO（Solar and Heliospheric

Observatory; Domingo, Fleck, and Poland, 1995 ）/ MDI（Michelson Doppler

Imager; Scherrer et al., 1995）观测的光球磁流密度获得的，MDI 磁图的像素分

辨率大约是 2 角秒。图 2.2 是 TRACE 耀斑带形态和对应的MDI 磁图在相同视

场（ 320” × 320” ）情况下的对比。通过使用 TRACE 1600 Å 和 SOHO 白光图
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图 2.2: 对比 TRACE 171 Å 耀斑图像和对应的 MDI 磁图，图像视场（320” ×
320”）。

像上的相似的黑子特征，我们对齐了 TRACE 171 Å 图像和 SOHO MDI 磁图，

对齐精度大约是 2 角秒。

理论和观测都认为耀斑带的移动不是耀斑带里的等离子体物质移动引起

的，而是日冕新重联磁力线的能量释放位置连续传播的结果（ Pneuman, 1981;

Schmieder et al., 1987; Lin et al., 1995; Lin, Raymond, and van Ballegooijen,

2004; Lin, 2004 ）。为了准确计算耀斑带分离的瞬时速度，我们进行了下面两

个步骤的准备：第一步、我们跟踪了每个 TRACE 图像上耀斑带的外边缘。在

计算上我们设定了一个阀值，定义强度超过这个阀值的位置作为耀斑带的外边

缘，通过跟踪耀斑带的外边缘，我们可以确定耀斑带的移动方向。在MDI 磁图

上，我们显示了 05:10 UT 和 05:20 UT 的耀斑带的边缘（图 2.3 ），实线和点线

分别表示 05:10 UT 和 05:20 UT 的耀斑带的位置，左边的耀斑带用黑色线显示

而右边的耀斑带用白色线显示。根据磁中性线（图 2.3 中的白色粗实线）的位

置和耀斑带外边缘的演化，我们确定了耀斑带分离的方向。为了有助于跟踪耀

斑带外边缘的位置，我们沿着耀斑带选择了 46 个参考点，图 2.3 中的黑色和白

色直线表示每个参考点处耀斑带的外边缘的移动方向并用 L0 - L45 标出；第二
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图 2.3: 叠放了耀斑带外边缘及其移动方向的MDI 磁图。实线和点线分别表示

05:10 UT 和 05:20 UT 的耀斑带的边缘，黑色和白色用以区分左右耀斑带，耀

斑带中间的白色粗实线是磁中性线，黑色和白色直线（ L0 - L45 ）表示每个参考

点耀斑带的移动方向。

步、记录所有 TRACE 171 Å 图像上每个参考点耀斑带外边缘的位置。为了避

免 TRACE 171 Å 图像上鱼骨纹的影响，在计算机识别耀斑带外边缘位置之后

还要人工确认，最后确定耀斑带外边缘的位置。每个参考点耀斑带的分离速度

是通过相邻两副图像上耀斑带的位移除以这两副图像的时间差来得到的，耀斑

带分离速度计算的最大误差是 ± 24 km/s。

然后，通过MDI 纵向磁图推测沿耀斑带外边缘的磁流密度。我们的结果有

以下两个因素的局限：（1）理论上说，研究耀斑带分离和磁重联的关系的数据

应该是在太阳大气相同层次的观测资料（ Lin, 2004 ），但是，通过光球磁场直

接估算 TRACE 171 Å 形成高度的磁场是很难的，从光球到日冕的磁场随高度
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的变化是很复杂的（ Leka and Metcalf, 2003 ）。我们在这个研究中没有考虑磁

场的这一差别，使用光球磁场来简单计算磁重联率。（2）由于空间分辨率的限

制，MDI 磁图测量的只是磁流密度不是磁场强度，但是没有可用的高分辨率的

光谱偏振数据，因此我们只好使用测得的磁流密度代替磁场强度。MDI 磁图的

噪声水平大约是 12 G（ Scherrer et al., 1995 ），因此在这项工作中我们只考虑

磁流密度超过 30 G 的参考点来研究。
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2.3 耀耀耀斑斑斑带带带分分分离离离速速速度度度、、、纵纵纵向向向磁磁磁场场场及及及磁磁磁重重重联联联率率率的的的关关关系系系

首先，我们测量了耀斑带的分离速度（ Vr ）和光球纵向磁流密度（ Bz ），

在耀斑发生的 18 分钟的时间里共获得 823 组耀斑带分离速度和对应磁场的数

据。在表 2.1 中列出了 46 个参考点中每分钟的耀斑带分离速度超过 30 km/s 的

百分比、最大分离速度、最高磁流密度和最大磁重联率。耀斑带的快速分离从

05:12 UT 开始。为了研究 Vr - Bz 的关系，我们在 05:12 UT 之后每 4 分钟一个

时间段来分析耀斑带分离速度和纵向磁场的统计分布。图 2.4 显示了在这五个

时间段内耀斑带的分离速度和纵向磁场的绝对值的统计分布。当 Bz 小于 400 G

的时候，耀斑带最大分离速度是 260 km/s；磁场在 400 - 1300 G 的时候，最大

分离速度是 95 km/s；磁场高于 1300 G的时候，最大分离速度是 30 km/s。很明

显，磁场较强的区域耀斑带分离的速度较慢。图 2.4 中，实线是 Vr 和 Bz 的数据

用下面的形式拟合的结果：(a), Vr = 168.5×B−0.38
z ; (b), Vr = 23.8×B−0.04

z ; (c),

Vr = 32.4 × B−0.03
z ; (d), Vr = 40.8 × B−0.15

z ; (e), Vr = 26.4 × B−0.13
z ，其中 Vr 的

单位是 km/s，磁场的单位是 G，交叉相关系数（C.C.）从（ a）到（ e）分别是

-0.37、-0.07、-0.06、-0.12 和 -0.23。由此可见，耀斑带的分离速度和纵向磁场是

负相关的，在 05:16 UT 到 05:19 UT 的时间段内 Vr - Bz 的负相关指数和交叉

相关系数都是最弱的。

为了理解耀斑带分离速度与磁场负相关的物理意义，我们分析了另一个相

关的参数：日冕磁重联率。日冕磁重联率是通过两个可观测量（耀斑带分离速

度和纵向磁流密度）来估算的。我们研究了沿耀斑带的每个参考点的 Vr 、Erec

和 Bz 的时间演化，三个有代表性的结果在图 2.5 中显示出来，图 2.5a 代表了

有以下共同特征的一类参考点的 Vr 、Erec 和 Bz 的时间演化：耀斑带的外边缘

在 TRACE 171 Å 图像上清晰可见和纵向磁场强度在 40 G 以上，满足这两个条

件的参考点大约占参考点总数的 74%（ 34/46 ）。

通过对这 34 个参考点的 Vr 、Erec 和 Bz 时间演化的分析，我们发现：Vr

和 Erec 有类似的时间轮廓，这说明磁场对耀斑带的分离没有很大的改变、日冕

重联率高的地方耀斑带分离的速度快。图 2.5a 显示了这些参考点中的一个。但

是，当 Erec 的值相差不多的情况下，磁场较弱的区域耀斑带的分离速度相对较

大。通过比较图 5a 中 A 和 C 时间段的 Vr 、Erec 和 Bz 我们可以看出耀斑带分

离到强磁场区的时候耀斑带的分离速度明显降低，但是，在耀斑的快速重联阶

段（图 2.5a 中的 B 时间段）Bz 和 Erec 都很高，可耀斑带的分离速度没有期望
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表 2.1: 耀斑带的Vr、Bz 和Erec 。

Time (UT) Ratea Vr (km/s) Bz(G) Erec (V/cm)

5:11 0% 26.2 481.3 11.9

5:12 36% 90.7 564.5 9.0

5:13 29% 91.3 626.6 19.8

5:14 13% 43.4 639.1 23.3

5:15 19% 56.0 666.0 19.6

5:16 31% 94.6 555.3 14.1

5:17 45% 110.1 619.7 43.0

5:18 28% 66.5 947.2 29.7

5:19 28% 60.5 1221.7 56.4

5:20 24% 57.0 1345.8 41.1

5:21 24% 50.2 1444.7 19.8

5:22 23% 54.5 1281.8 21.2

5:23 18% 41.6 1456.9 12.1

5:24 12% 51.3 1422.2 27.2

5:25 10% 67.8 1441.5 11.6

5:26 4% 42.0 1484.3 19.7

5:27 7% 38.0 984.6 13.5

5:28 3% 45.0 1525.8 13.0
a 46 个参考点中耀斑带分离速度超过 30 km/s 的百分比。

的那么大。

为了研究耀斑爆发的峰值时间，硬 X 射线观测是非常必要的，但是 Yohkoh

硬 X 射线望远镜对这个事件的观测是从 05:19 UT 开始的，而此耀斑爆发开始

于 05:09 UT，我们无法确认耀斑爆发的峰值时间，因此我们使用 GOES 软 X

射线流量的时间导数来代表硬 X 射线的时间轮廓（假设在这个事件中 Neupert

效应是有效的）。图 2.5d 显示了 GOES 软 X 射线流量导数的时间轮廓，可以看

出，耀斑的峰值时间大约是 05:16 UT。根据图 2.5d 的曲线可以推测 05:16 UT -

05:19 UT 是耀斑爆发峰值时期，此时的日冕重联率也是很高的，这和我们估算

的高重联率在时间上是吻合的。



第二章 一个双带耀斑事件的耀斑带分离速度和磁重联率 43

图 2.4: 五个时间段的耀斑带分离速度（Vr）和纵向磁流密度（Bz）的统计分布。

实线是 Vr 和 Bz 的拟合曲线：(a), Vr = 168.5× B−0.38
z ; (b), Vr = 23.8× B−0.04

z ;

(c), Vr = 32.4× B−0.03
z ; (d), Vr = 40.8× B−0.15

z ; (e), Vr = 26.4× B−0.13
z ，每个图

的左下角（ C.C. ）是交叉相关系数。
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图 2.5: （a）-（c）是三个有代表性的参考点（ L26、L8、L38）的 Vr 、Erec 和 Bz

的时间演化，时间段 A 对应着弱磁场弱重联；时间段 B 对应着强磁场强重联；

时间段 A 对应着强磁场弱重联。（d）是耀斑期间 GOES 软 X 射线流量的导数。
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图 2.6: 左耀斑带的参考点 L8 的时间演化。黑色直线表示耀斑的扩张方向，“×”
的中心是 05:15:22 UT 和 05:16:41 UT 的耀斑带的外边缘 D 点和 E 点。

在耀斑爆发峰值期间，有几个参考点的耀斑带外边缘很难辨别。例如：图

2.6 中显示的参考点 L8 在耀斑峰值的时候外边缘的变化是很复杂的，图中标记

的耀斑带外边缘连续扩张的 D 点被后面出现的耀斑带 E 点吞并。这样的参考

点共有 4 个，我们在研究的时候，只考虑耀斑峰值前耀斑带连续扩张时的数据。

从这 4 个参考点现有的数据来看，耀斑带的分离速度和纵向磁场仍然是负相关

的。此外，在耀斑期间有 8 个参考点的磁场始终在 40 G 以下，Vr 和 Erec 、Bz

不相关，图 2.5c 显示了这 8 个参考点中的一个。

Asai et al. （ 2002 ）研究了同一事件（ AR 9415 ）的硬 X 射线源的分布，

他们发现高磁重联率和高能量释放率发生在有硬 X 射线辐射源的地方。图 2.7

显示了硬 X 射线源和耀斑带的相对位置（图 2.7 即 Asai et al., 2002 文章中

的图 1b ）。通过对比我们可以看出对应于左、右硬 X 射线源的参考点分别是

L5、L6、L7 和 L26、L27、L28、L29。在硬 X 射线辐射源区域的这些参考点的 Erec

在 05:19 UT 左右有明显的增强，而其他参考点的 Erec 在耀斑过程中没有太大

的变化。图 2.8 显示了硬 X 射线辐射源区域两个参考点的 Vr 、Erec 和 Bz 的时

间演化以及在耀斑期间 GOES 软 X 射线流量的导数变化曲线，其中图2.8a 是

左硬 X 射线源中心区域的参考点 L6，图2.8b 是右硬 X 射线源中心区域的参考

点 L27。硬 X 射线源区域的磁场是很强的，大约是其他地方的三倍（Asai et al.,

2002 ），但是在硬 X 射线源区域的耀斑带的分离速度也是很快的。图 2.9 显示

了硬 X 射线源区域和非硬 X 射线源区域的参考点的 Erec 的分布。硬 X 射线辐

射源区域的 Erec 在 05:19 UT 左右有明显的增强变化，Erec 的值超过 40 V/cm，

而非硬 X 射线辐射源区域的 Erec 在耀斑爆发期间均低于 40 V/cm。因此，硬
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图 2.7: Hα 图像上叠放了硬 X 射线等值线图，比较硬 X 射线源和耀斑带的相对

位置。等值线分别是峰值强度的 95%、80%、60%、40%、20% 和 10%。（Asai et

al., 2002）

X 射线源的位置和局部重联率（ Erec ）的增强是相对应的，而且重联电场的增

强也只是发生在耀斑峰值左右的时候，在耀斑峰值前、后的 Erec 的值也是低

于 40 V/cm。此外，在硬 X 射线辐射源区域的 Vr 和 Bz 也是负相关的，而且

Vr - Bz 的相关指数在 05:16 UT - 05:19 UT 也是最小的，大约是 -0.03。在耀斑

峰值前、后 Vr - Bz 的相关指数分别是 -0.15 和 -0.22。图 2.10 显示了在硬 X 射

线辐射源区域的 Vr 和 Bz 的统计分布，实线是 Vr - Bz 的拟合曲线：耀斑峰值

前（a），Vr = 50.8 × B−0.15
z ；耀斑峰值期间（b），Vr = 37.1 × B−0.03

z ；耀斑峰值

后（c），Vr = 44.2×B−0.22
z 。

最后，我们分析了 Vr 、Erec 和 Bz 沿耀斑带的空间分布，Vr - Bz 的负相
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图 2.8: （a）和（b）是左、右硬 X 射线源中心区域的参考点的 Vr 、Erec 和 Bz

的时间演化，L6 和 L27 分别对应于左、右硬 X 射线源。（d）是耀斑期间 GOES

软 X 射线流量的导数。
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图 2.9: （a）硬 X 射线源区域的参考点（ L5 - L7 和 L26 - L29 ）的 Erec 的分

布，（b）非硬 X 射线源区域的参考点的 Erec 的分布。

关也是很明显的。我们发现：Bz 和 Vr 沿耀斑带有明显的波动（即：耀斑带各

处的分离速度不均匀、沿耀斑带的磁场变化很大），然而 Erec 并没有太大的变

化（即：除了某些特殊位置（硬 X 射线辐射源区域），沿耀斑带的重联率变化

不大）。在表 2.1 中列出了每分钟有关耀斑带分离的信息，包括：耀斑带分离速

度超过 30 km/s 的百分比、最大分离速度（ Vr ）、最大光球磁场强度（ Bz ）和

沿重联电流片的最大电场（ Erec ）。从表中我们可看出，耀斑带快速分离阶段

是从 05:12 UT 到 05:26 UT。图 2.11 显示了耀斑带快速分离阶段的开始、峰值

和结束时刻的 Vr 、Erec 和 Bz 沿耀斑带的空间分布。05:12 UT 耀斑带的分离速

度开始增长，大约 36% 的参考点的分离速度超过 30 km/s，沿耀斑带的重联电
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图 2.10: 硬 X 射线源区域的参考点（ L5 - L7 和 L26 - L29 ）的 Vr - Bz 的

统计分布。实线是 Vr - Bz 的拟合曲线：（a）Vr = 50.8 × B−0.15
z ;（b）Vr =

37.1×B−0.03
z ;（c）Vr = 44.2×B−0.22

z 。

场（ Erec ）几乎不变，耀斑带分离速度和纵向磁场是负相关的（图 2.11a ）；在

05:17 UT，耀斑带分离的最快，最大分离速度超过 100 km/s，大约 45% 的参考

点的分离速度超过 30 km/s，重联电场（ Erec ）的明显增大仅发生在硬 X 射线

辐射源区域（图 2.11b ）；05:26 UT 耀斑带快速分离结束，只有 4% 的参考点的

分离速度超过 30 km/s，Erec 没有波动。因此，耀斑爆发过程中，最强的重联发

生在硬 X 射线辐射源区域。
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图 2.11: 耀斑带快速分离阶段的开始、峰值和结束时刻的 Vr、Erec 和 Bz 沿耀斑

带的变化。
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2.4 总总总结结结和和和讨讨讨论论论

在这一章中，我们研究了在一个双带耀斑事件中耀斑带的分离速度和纵

向磁流密度以及磁重联率之间的定量关系。我们选择这个 X 2.3 级的耀斑事

件（AR 9415）做为研究对象，是因为这个事件的耀斑带清晰可见而且分离明

显、同时沿耀斑带的磁场强度不均匀。TRACE 171 Å 观测有这个耀斑爆发过程

的完整数据。

我们测量了整个耀斑过程中耀斑带的分离速度和纵向磁流密度，发现：耀

斑带的分离速度（ Vr ）负相关于纵向磁场（ Bz ），而且 Vr 和 Bz 的这种负相

关在耀斑峰值的时候是最弱的，相关指数大约是 -0.03。通过对耀斑带运动从耀

斑开始到结束的全程跟踪，我们发现：Vr 和 Bz 的负相关在时间上是耀斑开始

阶段最强、在空间上是硬 X 射线源区域最弱。Jing、Chae 和Wang（ 2008 ）在

研究 2006 年 12 月 13 日 X 3.4 级耀斑的时候，在耀斑峰值时得到了类似的关

系：Vr = 10.5 × B−0.03
z 。我们认为 Vr 和 Bz 负相关比较弱的原因可能是沿耀斑

带的磁重联率不均匀，由于日冕高磁重联率造成强磁场区耀斑带的分离速度也

很快，特别是在耀斑峰值时硬 X 射线源区域。

磁重联率可以通过耀斑带的分离速度和纵向磁场来估算，我们发现耀斑带

的分离速度和磁重联率（ Erec ）有类似的时间轮廓，这也证实了Wang et al.

（2003）预测的结果，这一结果为日冕磁重联率决定耀斑带的分离速度提供了证

据，但是，在强磁场区耀斑带的分离速度没有期望的那么高，这说明耀斑带的分

离速度受到了强磁场的抑制，此外，磁重联率（ Erec ）的时间演化有多个峰值，

这很可能预示着在耀斑过程中磁重联的多次爆发。耀斑带上（除了硬 X 射线源

区域）的 Erec 变化不大，重联率的局部增强对应于耀斑峰值时硬 X 射线源的位

置，而在耀斑峰值前后硬 X 射线源区域的 Erec 并无明显增强。耀斑带上的重联

率分布是不均匀的，有硬 X 射线辐射的地方 Erec 很强，这一结果和 Temmer et

al.（ 2007 ）的结果是一致的。重联电场的这些变化可能是由于能量释放的三维

结构引起的。Jing et al.（ 2007 ）研究了耀斑不同阶段不均匀变化的物理过程，

他们认为这是由于 tether-cutting 模型（Moore et al., 2001 ）的结构中 S 形向

拱形转变的结果。
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3.1 引引引言言言

双带耀斑的耀斑带向磁中性线两侧分离通常可以在不同的波段（Hα、EUV

等）上观测到，但是也有一些耀斑带是稳定不动的，甚至有些耀斑带在耀斑开始

的时候是向中性线靠近的（ Ji et al., 2006 ）。耀斑带向磁中性线两侧分离已经

是太阳耀斑标准模型（ Carmichael, 1964; Sturrock and Coppi, 1966; Hirayama,

1974; Kopp and Pneuman, 1976 ）描述的日冕磁重联持续向上进行的最可靠的

证据之一。通过对二维磁重联过程的简化，得到一个简单但非常有用的表示重

联 X点的电场的定量表达式：Erec=VrBz ，Vr 是耀斑带的分离速度、Bz 是耀斑

带所在位置的磁场强度的纵向分量（ Forbes and Priest, 1984; Forbes and Lin,

2000 ）。应用这个简单的关系式，一些较好观测的耀斑事件的重联电场（ Erec ）

被估算，得到的 Erec 大约在 0.2 - 3 V/cm（ Poletto and Kopp, 1986; Qiu et al.,

2002; Jing et al., 2005 ）。Asai et al.（ 2002 ）研究认为高磁重联率和高能量释

放率趋向于发生在硬 X 射线源区域。

标准的耀斑模型只能处理二维形态的耀斑带沿重联 X 点对称的移动，但

是，对于观测来说几乎所有的耀斑带的移动和磁结构的空间特性都明显没有这

样的对称移动。例如：耀斑带的不同位置分离的速度是不一样的而且强磁场区

的耀斑带分离的速度相对较慢（ Jing et al., 2008; Xie et al., 2009）。此外，在耀

斑的不同阶段耀斑带的分离速度也是不一样的，Kitahara 和 Kurokawa（ 1990）

认为耀斑带在耀斑开始阶段分离的最快，当耀斑带浸入到黑子本影的时候减速

或停止。Asai et al.（ 2004）发现当硬 X 射线爆发的时候 Hα 耀斑核的分离速度

减慢。Fletcher 和 Hudson（ 2001 ）研究了双带耀斑的发生和磁结构。

这一章我们主要研究耀斑带的分离和磁场的关系以及在不同磁场位形下的

变化趋势。选择两个耀斑事件来研究这一问题，一个是 2000 年 9 月 12 日发生

的M1.0 级的耀斑、另一个是 2001 年 4 月 10 日发生的 X2.3 级的耀斑。第二节：

事件选择和研究方法，第三节：主要研究结果，最后概述结论和讨论其物理意

义。
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3.2 事事事件件件选选选择择择和和和研研研究究究方方方法法法

为了研究不同磁场位形中耀斑带的分离速度（ Vr）和磁场（ Bz ）的关系，

我们选择了两个耀斑事件：2000 年 9 月 12 日发生的M1.0 级的耀斑（事件1 ）

和 2001 年 4 月 10 日发生的 X2.3 级的耀斑 NOAA AR 9415（事件2 ）。

这两个耀斑事件的磁场数据是从空间卫星 SOHO（ Solar and Heliospheric

Observatory; Domingo, Fleck, and Poland, 1995 ）/ MDI（Michelson Doppler

Imager; Scherrer et al., 1995 ）观测的光球径向磁场获得的，考虑到耀斑期间强

烈的轰击可能影响磁场测量的正确性，在研究中我们使用耀斑发生前的MDI磁

图。磁图的像素分辨率大约是 2” 。由于空间分辨率的限制，MDI 磁图测量的

只是磁流密度不是磁场强度，但是没有可用的高分辨率的光谱偏振数据，因此

我们只好使用测得的磁流密度代替磁场强度。MDI 磁图的噪声水平大约是 12

G（ Scherrer et al., 1995 ），因此在这项工作中我们只考虑磁流密度超过 30 G

的参考点来研究。

12-Sep-00 12:20:58UT 12-Sep-00 11:15:01UT

图 3.1: 左图是 2000 年 9 月 12 日M1.0 级耀斑的 Hα 图像；右图是和 Hα 图像

对应的相同视场的MDI 纵向磁图，图像视场（700” × 700”）。右图在MDI 纵向

磁图上叠加的黑（左带）、白（右带）色曲线显示了两个时刻观测的耀斑带的外

边缘，耀斑带中间的白色粗线表示磁中性线，灰色直线表示耀斑带各参考点的

运动方向。
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10-Apr-01 05:18:02UT 10-Apr-01 05:10:02UT

图 3.2: 左图是 2001年 4月 10日X2.3级耀斑的 TRACE 171 Å图像；右图是对

应的相同视场的MDI 纵向磁图，图像视场（320” × 320”）。黑（左带）、白（右

带）线表示两个时刻的耀斑带的位置。耀斑带中间的白色实线是磁中性线。黑

色和白色直线表示耀斑带分离的方向。

这两个耀斑事件是不同仪器在不同波段观测的。事件 1是全球Hα全日面观

测网络（ full-disk global Hα network, GHN）之一的奥地利的KSO（Kanzelhöhe

Solar Observatory）天文台在 Hα 波段观测的，图像的时间分辨率和像素分辨

率分别是 180 秒和 1.1 角秒。图 3.1 显示了 Hα 图像（左图）和对应的MDI 磁

图（右图）。事件 2 是空间卫星 TRACE 在 171 Å 波段观测的，时间分辨率和

EUV 图像像素分辨率分别是 8 秒和 0.5 角秒，图 3.2 显示了 TRACE 171 Å 图

像（左图）和对应的 MDI 磁图（右图）。不同波段观测图像的对齐方法是这样

的：首先，把MDI 全日面磁图、MDI 全日面白光像和 SOHO EIT 195 Å 全日

面图像的分辨率调整为和 TRACE 171 Å 图像的像素分辨率相同并依据太阳边

缘位置将这三个全日面像对齐；然后，依据耀斑带特征把 TRACE 171 Å 图像

和 SOHO EIT 195 Å 图像对齐，依据黑子和网络结构等特征对齐 TRACE 1600

Å 图像和MDI 白光像；因此，TRACE 171 Å 、1600 Å 图像和MDI 磁图就自

动对齐了。这两个事件中 TRACE 171 Å 图像、Hα 图像和MDI 磁图的对齐精

度大约是 2 角秒。
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耀斑带的移动不是耀斑带里的等离子体物质运动引起的，而是日冕新重

联磁力线的能量释放位置连续传播的结果（ Pneuman, 1981; Schmieder et al.,

1987; Lin et al., 1995; Lin, Raymond, and van Ballegooijen, 2004; Lin, 2004 ）。

为了计算耀斑带的分离速度我们采取了下面两个步骤：首先，跟踪每一张耀斑

观测图像的耀斑带的外边缘。我们设定了一个阀值，定义强度超过这个阀值的

位置作为耀斑带的外边缘，图 3.1 和 3.2 的右图在MDI 磁图上显示了耀斑带的

外边缘、磁中性线和耀斑带的分离方向，图 3.1（事件 1 ）中黑（左带）、白（右

带）曲线标记了耀斑不同阶段耀斑带外边缘的位置，事件 1的磁位形很简单，磁

中性线（图 3.1 右图中的白色粗线）近似一条直线，我们选择垂直于中性线的方

向作为耀斑带的分离方向，为了准确跟踪耀斑带外边缘的位置，沿耀斑带平均

分割成若干个参考点，图 3.1右图中的黑、白色直线表示这些参考点的耀斑带分

离方向。然后，沿耀斑带的分离方向记录每个参考点的耀斑带外边缘的位置，耀

斑带的分离速度是通过相邻图像间耀斑带的位移除以时间间隔得到的。事件 2

的详细计算过程请参看第二章第二节。通过 Hα 图像（事件1）和 TRACE 171 Å

图像（事件2）计算的耀斑带分离速度的最大误差分别是±5 km/s 和±24 km/s。
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3.3 不不不同同同磁磁磁位位位形形形的的的耀耀耀斑斑斑带带带分分分离离离和和和磁磁磁场场场的的的关关关系系系

首先，我们研究了耀斑带的分离速度和纵向磁场之间的统计分布。考虑到

耀斑的不同阶段的分离速度不同，我们把整个耀斑过程分成几个时间段来研究。

事件 1的时间分辨率较低，数据量少，分成四个时间段；事件 2每四分钟为一个

时间段，共分为五个时间段。图 3.3显示了事件 1的耀斑带分离速度（ Vr ）和纵

向磁场（Bz ）的统计分布。实线是 Vr - Bz 的拟合曲线；(a), Vr = 16.6×B−0.17
z ;

(b), Vr = 25.0 × B−0.29
z ; (c), Vr = 19.0 × B−0.34

z ; (d), Vr = 15.8 × B−0.36
z ，交叉

相关系数分别是：(a), -0.19; (b), -0.32; (c), -0.33; (d), -0.36。图 3.4 显示了事

件 2 的 Vr 和 Bz 的统计分布。Vr - Bz 的拟合形式为；(a), Vr = 168.5 × B−0.38
z ;

(b), Vr = 23.8 × B−0.04
z ; (c), Vr = 32.4 × B−0.03

z ; (d), Vr = 40.8 × B−0.15
z ; (e),

Vr = 26.4 × B−0.13
z ，交叉相关系数分别是：(a), -0.37; (b), -0.07; (c), -0.06; (d),

-0.12; (e), -0.23。从两个事件的耀斑带分离速度和纵向磁场的统计分布，我们可

以看出 Vr 和 Bz 是负相关的，事件 1 的相关系数从 -0.19 到 -0.36 ，在耀斑开始

的时候此相关最弱；然而，事件 2 的耀斑带分离速度和纵向磁场的负相关整体

弱于事件 1 ，而且在耀斑爆发峰值的时候负相关最弱，大约是 -0.06。

为了描述耀斑带分离速度和纵向磁场的关系，我们对耀斑带分离速度和纵

向磁场的统计分布数据进行拟合，图 3.3 和 3.4 中的实线即为拟合结果，耀斑带

的分离速度和纵向磁场的关系可用下面的关系式描述：

Vr = A×B−δ
z (3.1)

其中，A 是一个常数，δ 是 Vr - Bz 幂律相关的指数。事件 1 的 Vr - Bz 表

达式为：Vr = (19.1 ± 4.2) × B−0.29±0.09
z ，事件 2 的 Vr - Bz 表达式为：Vr =

(58.4± 61.9)×B−0.15±0.14
z 。图 3.5 显示了这两个耀斑事件的 δ 值的变化趋势，事

件 1 和事件 2 的 δ 值分别用方块和三角形符号表示，符号的大小表示 Vr - Bz

交叉相关系数的强弱。从图 3.5 我们可以看出：事件 1 的 δ 较大，平均值在 0.3

左右，耀斑开始阶段 δ 值最小，后来 δ 值一直增大，而且交叉相关系数也很大；

然而，事件 2 的 δ 值在耀斑过程中变化很大，除在耀斑开始阶段 δ 值较大外，其

他时间的 δ 值都很小，并且在耀斑峰值的时候 δ 值最小，此时的交叉相关系数

也最小。

事件 1 和事件 2 的 δ 值相差很多而且变化趋势也不一样，为了分析这种差

别的原因，我们分析了这两个双带耀斑事件的磁场位形。从图 3.1b 和 3.2b 中我



58 双带耀斑分离运动和磁场的关系研究

图 3.3: 事件 1 的耀斑带分离速度（ Vr ）和纵向磁场（ Bz ）的统计分布。实

线是 Vr - Bz 的拟合曲线；(a), Vr = 16.6 × B−0.17
z ; (b), Vr = 25.0 × B−0.29

z ; (c),

Vr = 19.0 × B−0.34
z ; (d), Vr = 15.8 × B−0.36

z ，交叉相关系数分别是：(a), -0.19;

(b), -0.32; (c), -0.33; (d), -0.36。
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图 3.4: 事件 2 的耀斑带分离速度（ Vr ）和纵向磁场（ Bz ）的统计分布。实线

是 Vr - Bz 的拟合曲线；(a), Vr = 168.5 × B−0.38
z ; (b), Vr = 23.8 × B−0.04

z ; (c),

Vr = 32.4×B−0.03
z ; (d), Vr = 40.8×B−0.15

z ; (e), Vr = 26.4×B−0.13
z ，交叉相关系

数分别是：(a), -0.37; (b), -0.07; (c), -0.06; (d), -0.12; (e), -0.23。
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图 3.5: δ 值的变化趋势。方块表示 2000 年 9 月 12 日耀斑的 δ 值的变化趋势；

三角形表示 AR 9415 耀斑的 δ 值的变化趋势。图形的大小表示表示交叉相关系

数的高低。

们可以看出：事件 1 的磁场位形比较简单，磁中性线近似为一条直线，是比较

典型的双极型磁场位形；然而，事件 2 的磁中性线非常弯曲，正负极磁场有部

分相互渗透，磁场分布比较复杂。事件 1 的沿耀斑带的磁重联率在较小的范围

内波动（Wang et al. 2003 也得到了相同的结果）；而事件 2 的磁重联率和能量

释放率沿耀斑带变化很大，特别是在硬 X 射线源的位置，磁重联率和能量释放

率有明显的大幅度的增强（Asai et al. 2004 ）。因此，我们认为：磁场位形和磁

场的复杂性是影响 Vr - Bz 幂律相关指数的主要原因，在磁位形比较简单和规

则的耀斑事件中，Vr - Bz 幂律相关指数较强而且在耀斑过程中比较稳定。在事

件 2 中，硬 X 射线源区域强烈的能量释放和磁重联，使得在强磁场区，耀斑带

的分离速度也很快，这也可以解释为什么事件 2 的 Vr - Bz 幂律相关指数在耀

斑峰值的时候最弱。
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3.4 小小小结结结

在这一章中，我们研究了两个不同磁位形的双带耀斑事件的耀斑带分离速

度（ Vr ）和纵向磁场（Bz ）的关系。Vr 和 Bz 是负相关的，可以用一个关系式

来表示：Vr = A×B−δ
z ，其中，A 是一个常数，δ 是 Vr - Bz 幂律相关的指数。

我们分析了这两个耀斑事件的 Vr - Bz 幂律相关指数 δ 的变化趋势。事件 1

的 δ 较大，平均值在 0.3 左右，耀斑开始阶段 δ 值最小，后来 δ 值一直增大；然

而，事件 2 的 δ 值在耀斑过程中变化很大，除在耀斑开始阶段 δ 值较大外，其他

时间的 δ 值都很小，并且在耀斑峰值的时候 δ 值最小。

这两个耀斑事件的 δ 的变化趋势明显不同，其磁场分布有如下特点：事件

1 的磁场位形比较简单，磁中性线近似为一条直线，是比较典型的双极型磁场

位形；然而，事件 2 的磁中性线非常弯曲，磁场分布比较复杂。因此，我们认为：

磁场位形和磁场的复杂性是影响 Vr - Bz 幂律相关指数的主要原因，在磁位形

比较简单和规则的耀斑事件（例如：事件 1 ）中，Vr - Bz 幂律相关指数较强而

且在耀斑过程中比较稳定。





第第第四四四章章章 总总总结结结与与与展展展望望望

4.1 总总总结结结

本文主要研究了双带耀斑爆发事件中耀斑带的分离速度（ Vr ）和纵向磁流

密度（ Bz ）、磁重联率（ Erec ）之间的关系，以及在不同背景磁场情况下 Vr -

Bz 关系的变化趋势。

通过对 2001 年 4 月 10 日发生的 X 2.3 级耀斑的研究发现：耀斑带的分离

速度负相关于纵向磁场，而且 Vr 和 Bz 的这种负相关在时间上是耀斑峰值的时

候最弱、在空间上是硬 X 射线源区域最弱；耀斑带的分离速度和磁重联率有类

似的时间轮廓，这一结果为日冕磁重联率决定耀斑带的分离速度提供了证据；

然而，在重联率很高的硬 X 射线源区域，耀斑带的分离速度没有期望的那么高，

这说明耀斑带的分离速度受到了强磁场的抑制。

在不同背景磁场（简单、复杂磁位形）情况下，耀斑带分离速度和纵向磁场

仍然是负相关的，可以用一个关系式来表示：Vr = A×B−δ
z ，其中，A 是一个常

数，δ 是 Vr - Bz 幂律相关的指数。磁位形比较简单的耀斑事件的 δ 值较大，平

均值在 0.3 左右；然而磁位形比较复杂的耀斑事件的 δ 值在耀斑过程中变化很

大，除在耀斑开始阶段 δ 值较大外，其他时间的 δ 值都很小，并且在耀斑峰值的

时候 δ 值最小。我们认为：磁场位形和磁场的复杂性是影响 Vr - Bz 幂律相关指

数的主要原因。

4.2 展展展望望望

目前，耀斑带分离速度和纵向磁场的幂律相关以及在不同磁位形耀斑事件

中的幂律相关指数的变化趋势只是个别事件的研究结果，还需要对耀斑事件做

大样本的进一步的研究。

Ji et al.（ 2006 ）发现一个耀斑事件开始时耀斑带是相互靠近的，这是耀斑

带的个别现象还是其内在物理机制的原因还不清楚，希望能够观测到耀斑爆发

开始时耀斑带的运动事件并进行深入研究。而且，有许多耀斑事件在爆发过程

中出现的耀斑带很稳定并没有分离现象，还有的耀斑事件出现多条耀斑带且运

动很复杂，那么耀斑带的数目、大小和形状是否和活动区磁位形有关？
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[163] Švestka, Z., 1962, Bull. Astron. Inst. Czech., 13, 190.
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