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用中性氢吸收谱测银河系内超新星遗迹的距离 

摘要 

中性氢 21-cm 谱线分析是研究星际中性氢分布、银河系结构的重要手段。早在上世纪

中期，银河系中性氢观测就开始了，随后被用来测量超新星遗迹的距离。但是，受到当时

望远镜观测能力的限制，测得的弱源的距离有很大的不确定性。随着近十年来射电望远镜

观测能力的飞速发展，银河系中性氢研究已经进入了一个崭新的时代,更好测量超新星遗

迹的距离变得可能，比如，最近完成的银道面中性氢巡天为研究银河系内超新星遗迹提供

了高质量的观测数据。本文主要研究内容是测量银河系内超新星遗迹的距离。测量其距离

的重要性在于可帮助分析发生在这些天体内部和相关联（即相互作用）的星际介质中的物

理过程，进而深入了解恒星的形成过程和理解银河系如何进行动态演化。目前只有约 1/6

的超新星遗迹的距离范围已测定，因此更多遗迹的测距成为亟待解决的问题。 

本文介绍了用中性氢吸收谱线测银河系内超新星遗迹的运动学距离的相关理论和方

法，使用新近完成的 VLA 银道面巡天的观测数据，对三个超新星遗迹进行了测距和相关研

究，得到如下结果： 

（1） 超新星遗迹 G31.9+0.0（3C 391）的距离约为 7.2±0.3 kpc （前人仅把 7.2 kpc 模糊

地定为该源的距离下限），并且得到基于此距离的其他参数：遗迹半径 5.4 pc，动力

学年龄 4.1-3.6 kyr，X 射线光度 2.2× 36 -1
10 ergs s 。 

（2） 超新星遗迹 G34.7-0.4 (W44) 的距离约为 3.3±0.4 kpc （前人测得的距离范围是

2.5～2.6 kpc），遗迹半径约 14 pc。 

（3） 超新星遗迹 G24.7-0.6 的距离应该处在 7.5~13.7 kpc范围内，它的半径约 28.4~51.8 pc。 

 

 

关键词：中性氢，吸收谱，银河系，超新星遗迹，运动学，距离 
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Distance Measurement of Galactic Supernova Remnants by Neutral 

Hydrogen Absorption Spectrum Observations 

 

 

ABSTRACT 

 

 

    The 21-cm spectra of neutral hydrogen observations help us understand the distribution 

of interstellar neutral hydrogen and the Galactic structure. The Milky Way neutral hydrogen 

observations have been used for measuring the distance of supernova remnants (SNRs) since 

1970.  However, due to the low resolution and sensitivity of HI data, distance measurements of 

many SNRs have large uncertainties. Therefore, the reliability of the known distances is 

questionable. With the rapid development of radio observational capabilities over the past 

decades, the Milky Way neutral hydrogen research has entered a new era. The recently 

completed Galactic Plane Neutral Hydrogen Surveys provide high-quality observational data for 

the study of supernova remnants in the Milky Way. This thesis mainly aims at the measurements 

of some SNRs’ distances in the Milky Way.  

Distance measurements can help to understand the physical processes of SNRs and to 

analysis the associated interstellar medium, and then better to understand the star formation 

process. However, only about 1/6 of SNRs have been measured so far, it is essential and possible 

to determine more SNRs’ distances by using the high-quality survey data. 

The first part of the thesis provides the relevant knowledge and methods of the kinematic 

distance measurements of the SNRs in the Milky Way by building absorption spectra of neutral 

hydrogen. The revised distances of three SNRs by using the observational data of recently 

completed VLA Galactic Plane Survey (VGPS) and Southern Galactic Plane Survey (SGPS) are 

analyzed in chapter 2. The main results are as follows: 

(1) The distance of SNR G31.9+0.0 (3C 391) is about 7.2 ±0.3 kpc (previous researcher 

only gave a lower limit distance of 7.2 kpc). The radius of this SNR is about 5.4 pc. Its kinematic 

age is 4.1-3.6 kyr and X-ray luminosity is about 2.2 × 36 -1
10 ergs s . 

(2) The distance of SNR G34.7-0.4 (W44) is about 3.3 ±0.4 kpc (previously measured 

distance is 2.5 ~ 2.6 kpc). Its radius is about 14 pc. Our measurement is more accurate and 
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reliable than the previously measured distance of 2.5 ~ 2.6 kpc. 

(3) The distance of SNR G24.7-0.6 is in the range of 7.5 ~ 13.7 kpc. Its radius ranges from 

28.4 pc to 51.8 pc. 

 

 

KEY WORDS：neutral hydrogen, absorption spectrum, Galaxy, supernova remnants, 

distance measurement 
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前 言 

银河系内广泛分布着星际介质（Interstellar Medium, 简称 ISM）。银河系中的星际介质

可能有几十亿个太阳质量，是银河系可见恒星质量的百分之几。因此，恒星之间的介质是

不可忽视的。然而，和恒星比起来，星际介质显得很难观测。因为它们非常稀薄地分布在

星际空间。这些弥漫的介质比地球上制造出的所谓“真空”还要稀薄得多。星际介质包括

星际气体、星际尘埃和各种星际云，还包括星际磁场和宇宙线。它们主要分布在银道面上，

尤其集中分布在银河系的旋臂中[1]。 

星际介质对银河系的形成和演化至关重要。气体云坍缩形成星系和第一代恒星。从此

以后，恒星和星际介质开始物质和能量交换。星风把物质和能量传给星际介质。超新星爆

发时，把大部分的物质抛向星际空间，这个过程增加了星际介质的重元素丰度。下一代恒

星就在这种富金属的介质中形成。由此可见，了解星际介质对研究银河系结构、演化和恒

星的形成、年龄分布等方面起重要作用。 

星际介质和超新星遗迹之间强烈地相互作用常常发生在银河系的旋臂上。超新星遗迹

的激波和分子云相互作用，会产生 OH 脉泽辐射。因此，脉泽往往是超新星遗迹和分子云

相互作用的证据。Maser 是 Microwave Amplification by Stimulated Emission of Radiation 的

缩写，是指微波辐射因受激发射而得到放大。当发生跃迁的高能级比低能级有更多的分子，

也就是出现粒子数反转的情况下，受激发射将超过吸收。光子通过这种状态的分子云时不

会衰减反而增加。这样就增强了通过它的光，后者又能与更多激发态原子相互作用，于是

产生一个具有极其一致的单一频率的强大辐射脉冲。要产生脉泽不仅要有足够的分子，并

且需要某种机制使微波激射跃迁的高能级产生过剩的粒子数。天体系统里面有很多天然的

脉泽。在某些分子云中，恒星把附近的分子激发到高能态。如果这些分子的一部分自发地

将它们的能量以微波形式发射出去，这些微波就能引起其他同一种激发态分子通过级联跃

迁发射它们的能量，于是就产生频率精确一致的强辐射束。脉泽的种类有水脉泽（H2O）、

羟基脉泽（OH）、一氧化硅脉泽（SiO）和甲醇（CH3OH）等。在分子云和年老恒星大气

中都发现了这些脉泽，其中，发射羟基脉泽的分子云有上百个。1965 年首次在猎户座星云

发现了羟基脉泽源。 

星际介质的柱密度通常可以用等效的中性氢的柱密度来表示。星际介质中的重元素会

引起 X 射线的消光，通过观测 X 射线就可用模型拟合出等效的中性氢的柱密度
H

N 。统计

关系表明，银河系中由同样的重元素引起的光学消光
V

A 和相应方向的氢的柱密度
H

N 有着

简单的线性关系。不同文献给出大体一致又稍有不同的结果。比值
H V

N /A 的变化范围从

21 2 1
(2.22 0.14) 10 cm mag

 
  [2]到 21 2 1

(1.79 0.03) 10 cm mag
 

  [3]。最近Tolga Güver和Feryal 



4 

Özel (2009) 统 计 了 22 个 超 新 星 遗 迹 的 柱 密 度 和 消 光 ， 给 出 的 比 值 是

21 2 1
(2.21 0.09) 10 cm mag

 
  [4]。田文武等人(2012) [5]统计了 39 个超新星遗迹的柱密度和

消光值，得到二者的比值为 21 2 1
(1.69 0.07) 10 cm mag

 
  ，并且将结果用来求 Ia 型超新星遗

迹的视星等，并得到了若干超新星遗迹的距离（附录 3、附录 4 和附录 5）。 

星际介质中的中性氢是银河系内广泛分布的重要成分。对它的研究是星际介质结构和

演化整体图像的关键一环。银道面附近的中性氢最为集中。中性氢是银河系质量分布和整

体动力学的重要影响因素。借助中性氢可以很好地限制银道面上超新星遗迹和其他射电天

体的距离。 

中性氢的 21-cm 辐射是研究银河系结构和动力学性质的重要谱线。在过去十年，几个

主要银道面 21-cm 中性氢巡天的数据已经释放。甚大阵银道面巡天（VGPS）[6], 南天银

道面巡天（SGPS）[7]，加拿大北天银道面巡天（CGPS）[8]。这些巡天虽然只覆盖了银道

面上下几度的天区，但是它们有高的角分辨率（大约 1 角分），非常适合研究银道面上延

展天体的小尺度结构，比如超新星遗迹的吸收谱和其内部的物质分布[9]。 

银河系内广泛分布的中性氢云可以用来限定超新星遗迹的距离，进而结合其演化模型，

更好的了解这些遗迹所处的状态。超新星遗迹的演化近似地分为 4 个阶段[10] [11] [12]：（1）

自由膨胀阶段：超新星爆炸后抛射物往外自由的扩张，抛射物质质量远超激波扫描过的星

际介质的质量，即 3

1

4

3
s s

M r  。这个阶段大约持续两百年。（2）绝热扩展阶段或者称为

Sodov 阶段：周围的气体被绝热的激波往外推，扫荡的物质质量已经超过了初始质量。但

是热辐射损耗远小于超新星产生的总能量，可以近似认为能量守恒。 此阶段 2 / 5
R t 。（3）

动量守恒阶段或者称为扫雪机阶段：激波扫过的气体冷却，形成密度较高的中性壳层，并

且这个壳层像扫雪机一样的往外推周围的星际介质。数值计算表明，在氢的密度 3

0
1n cm




的情况下，超新星遗迹的壳层形成发生在
sf

t =36 kyr。壳半径约 20 pc，速度 180 1
km s


 。

壳层迅速冷却，由内部的热气体的压力推动。这被称为“压力驱动的扫雪机阶段”[13]。
sf

t t

时，预期能观测到快速扩张的 SNR 壳中的中性氢 21-cm 线。如果中性氢线是光学薄的，

则发射线的轮廓将是两个分开的窄峰或者一个宽的矩形波，这取决于望远镜的谱线分辨率。

这个阶段膨胀能量不再守恒，但是径向动能仍然守恒，并且近似的有 1/ 4
R t 。（4）逐渐消

逝阶段：SNR 的膨胀速度逐渐变得与周围介质的随机速度相同，大约是 10 1
km s


 。SNR

逐渐消失，直到观测不到。此阶段大约发生在超新星爆发后 5
10 年。 

中性氢吸收谱测距方法是一种有效的测量超新星遗迹距离的方法。该方法最先由



5 

Hughes
 等人使用[14]。近年来田文武和 Leahy 合作，将这个方法进行了改进, 并引进了 CO

的观测. 用这种方法成功的测出了几个有高关注度的超新星遗迹的距离，如 Kes 75 [15][16]、

W41 [17]、 kes 69[18]和 G21.5−0.9 [19]。另外，可以用中性氢吸收谱测距的天体还包括行

星状星云、分子云、HII 区、脉泽源等。 

测定超新星遗迹的距离有助于了解银河系的运动和动力学特性，可以帮助我们更好的

理解与超新星遗迹有关的物理问题和它们与银河系其他天体的相互作用。距离测量可以帮

助我们更好的理解超新星遗迹的演化模型。准确测定出超新星遗迹的距离就可以根据演化

模型得知它们的尺度，从而可以推断它们所处的演化阶段，反之，还可以用观测结果限制

超新星遗迹演化的模型。 

测定超新星遗迹的距离有助于分析和超新星遗迹有关的高能现象。超新星遗迹产生的

激波可以把电子加速到很高的能量（比如：宇宙线谱的“膝区”[20]）。超新星遗迹是宇宙

线加速的可能来源之一。因此研究超新星遗迹，确定它们的距离可以帮助我们更好的了解

与高能射线和宇宙线等有关的问题[21]。比如，距离确定后，就可以用来协助判定超新星

遗迹是否和某些高能天体成协[22]。 

尽管前人已经给出银河系内许多超新星遗迹的距离值，但这些值因当时数据质量和测

距方法的限制有相当的不确定性. 最近完成并释放的有较高分辨率和灵敏度的HI巡天数据, 

让我们有机会改进前面这些测量的结果, 并可以测定更多还没有很好距离的弱超新星遗迹

的距离。 

综上所述，测定超新星遗迹的距离虽有很大的挑战性,但又意义深远。期待更高质量的

中性氢观测，从而得到更精确的测距结果。 

本论文第一章介绍中性氢吸收谱测距的原理，第二章主要讲述测距结果并和别人的结

果进行了比较。 

1  中性氢吸收谱测距的原理 

本部分主要介绍基于银河系均匀转动模型的中性氢吸收谱测距方法。包括与这种测距

方法相关的理论和该方法的应用，阐述借助 13
CO 谱线观测确定距离上限的方法，还探讨

了借助天体间的相互作用来进一步限定目标源的距离。 

1.1  21-cm 处连续谱和谱线的辐射机制 

天体中，大量原子、离子或者分子受到碰撞而激发到高能态，甚至电离。当它们回

到低能态时，就辐射出相应波长的光子。各种波长的辐射叠加在一起就是观测到的热的连

续谱。但是，对超新星遗迹而言，产生其连续谱的主要机制是同步辐射（相对论电子在磁
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场中的辐射）。谱线是在连续谱上明亮或者黑暗的线条。起因于一个狭窄频率范围内的光

子数明显多于或者少于附近频率的光子数。 

中性氢的 21-cm 谱线在星际介质研究中起重要作用。该谱线是由中性氢基态的两个超

精细能级间的跃迁产生的。该跃迁概率很小，但是星际空间里广泛分布的中性氢足以产生

可观测的谱线。并且该谱线对应的波长较长，不易受到尘埃吸收的影响，特别适合用它来

研究银道面上的天体。21-cm 波长的射电观测已经广泛用来研究银河系的自转和旋臂结构，

并且用它建立了银河系的运动学模型。 

连续谱起源于被加速的自由电子。自由电子可以交换的能量是连续的。这不同于电子

在分立能级间的跃迁形成尖锐的吸收或者发射线。自由电子只在被加速时才会发出辐射。 

宇宙中大多数非热射电辐射来自同步辐射(如超新星遗迹、类星体、射电星系、正常星

系、太阳的射电辐射等)。有些天体的部分可见光或 X 射线辐射也可能来自于同步辐射。

下面介绍同步辐射原理[23]。相对论电子围绕磁力线运动，它的同步辐射的总功率： 

2

2 20
2

( ) 1 1
3

r cdW
P

dt
   （式 ）B  

其中
2

0 2

0

e
r

m c
 是电子的经典半径。 是洛伦兹因子，代表粒子无量纲的能量值。 / c  。

B 是磁感应强度。电子由于辐射失去大部分能量。因此电子的辐射有一定的寿命。电子的

辐射寿命
sy

t ： 

11

3/ 2 1/ 2 3 / 2

8.7 10
( ) 1 2

sin
sy

m

t s
B v 


 

 
（式 ） 

其中
m

v 是辐射的峰值频率，单位为 Hz； B 的单位是高斯； 为投射角，即电子速度方向

与磁场方向的夹角，单位是弧度。 

有些遗迹的年龄比电子的辐射寿命长很多。这说明源中存在某种连续产生高能电子的

机制，来维持辐射继续进行。如蟹状星云( 4
~ 10B G

 )，产生 X 射线辐射( ~10
18 

Hz) 的相对

论电子的辐射寿命~20 年。而蟹状星云的年龄~1000 年。这是因为源中有一颗中子星，能

连续的产生高能电子（图 1）。 

一个“能量”为  的电子的同步辐射可看成单色辐射(准单色近似)，其频率近似的正比

于能量  的平方。如果电子能谱是幂律的，则产生幂律辐射谱。同步辐射功率 2
P  ，即

高能电子有更强的辐射。对具有陡的幂律能谱分布的电子系，尽管  值大的高能电子数下

降很快，但它们产生的辐射较强，故辐射随频率增大而较为平缓地下降。当辐射频率显著
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超过最高能量电子的峰频时，同步辐射谱以指数形式随频率迅速下降（如图 2）[24]。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

图 1 蟹状星云在射电、红外、光学和 X 射线波段的图像。图片来自：

http://chandra.harvard.edu/photo/0052/what.html 

 

图 2 观测到的蟹状星云同步辐射的流量（对应的纵坐标在左边，表示单位面积单位 lnE 的功率）和

假设不同的磁场强度后推断出的电子能谱（对应的纵坐标在右边，表示单位 lnE 包含的能量）。nT 表

示纳特，是国际单位制中的磁感应强度的一个单位，1 纳特=10
-9
特。虚线表示热辐射的谱。颜色较

深的点线表示 10
9
到 10

13 
eV 的非同步辐射成分。该图说明了观测到蟹状星云的流量来自同步辐射，

且其中的电子具有幂律能谱分布。 

 

http://chandra.harvard.edu/photo/0052/what.html
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目前在许多超新星遗迹中，发现了具有幂律的非热辐射谱，谱指数一般在 0.3~2 之间，

平均值为 0.7[25][26][27]。普遍认为这一幂律谱形来自于电子的同步辐射。由于高能(大 )

电子的辐射越强，其能量减少越快。随时间推移，能谱指数 n 会逐渐变大，能谱变陡。另

外，大部分超新星遗迹的辐射是偏振的。而偏振特性正是同步辐射有别于其它辐射机制(如

黑体辐射、韧致辐射、逆 Compton 散射等)的最主要特点之一。 

实际观测到的宇宙射电源的辐射谱常常不是简单的幂律谱。有四种典型射电谱型（图

3）[23]，产生的原因还无定论（尤其是谱型 d）。下面给出谱型 a、b、c 的可能解释：谱型

a: 源中电子能谱分布为稳定的幂律形式： ( , )
n

N t N


 


 ，导致幂律辐射谱。 

谱型 b: 一般认为是辐射耗散造成的电子能谱改变所致。同步辐射时电子的能量损失

率为 

8 2
3 10 1 3

mag

sy

d
U

dt




 
    

 
（式 ）

 

其中
2

8
mag

B
U


 为磁能密度。 

谱型 c：其特点是低频部分出现极大值，低频端流量 ( )F v 下降。可能解释：（1）同步

辐射自吸收：对致密光学厚辐射源，自吸收系数
v

k 随频率 v 的下降而增大，使低频段光深
v

        

变大，流量 ( )F v 下降。（2）等离子体的自由-自由吸收效应。频率减小时，该吸收增大。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

. 

图 3 观测到的 4 种典型的射电谱型，分别由 a、b、c、d 所示。横坐标表

示频率的对数，纵坐标是流量的对数。 
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下面介绍 21-cm 谱线的辐射机制。氢原子的基态分裂为能量相隔约 6
6 10 eV 的两个能

级。这是由质子的磁矩和电子的磁矩相互作用造成的[28][29]。这个能量差对应于频率为

1420.405 MHz 即波长为 21.11-cm 的光子（图 4）。实际上这个跃迁是禁戒跃迁，跃迁时间

大约是 7
10 年。尽管如此，由于星际气体中氢元素含量十分巨大，因此产生了丰富的 21-cm

辐射。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

    谱线发射（或者吸收）源与望远镜的相对视向速度可以通过比较谱线的实测频率与其

静止频率得到。为了更方便的了解目标源在银河系中的运动，通常将这个视向速度通过消

除地球自转、地心相对于太阳系质心的运动等影响，转化成目标源相对于局域静止标准

（LSR）的视向速度。 

1.2 吸收谱线的形成 

下面介绍存在吸收线的条件。如果处于热平衡状态的介质在连续谱区是光学薄的

（ 1
c

  ），并且线心处的 Plank 函数 ( )
L

B T 的值大于近邻连续区的辐射强度
c

I ，则介质产

生发射谱线。当 ( )
L c

B T I 时，出现吸收线[23]。在存在超新星遗迹或者其他强的射电连续

背景源时，
c

I 就比较大，因而容易观测到吸收。用一定的数据处理方法就可以得到某一观

 

图 4 中性氢 21-cm 谱线的形成。左图质子和电子自旋方向相同，氢原子处于激发态；右图质子和

电子自旋方向相反，氢原子处于基态。这两个态之间的跃迁辐射出 21-cm 谱线。 

（图片来源：http://physics.gmu.edu/~lhorne/research1.html） 

http://physics.gmu.edu/~lhorne/research1.html


10 

测方向上的吸收谱，即吸收强度随着视向速度的分布。如果连续谱背景源的辐射比较弱，

就很难得到吸收谱。不过采取一定的处理技巧还是有可能得到部分源的吸收谱。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

1.3 亮温度的表达式 

这部分从标准方程出发，推导出亮温度作为光深的函数，为下一节得到光深和视向速

度的关系打下基础[23] [28]。标准辐射转移方程：  

ˆ sources - sinks 1 4
v

v

I
c I

t


   


（式 ）k  

其中的 I

和 k̂ 分别是频率 附近的辐射强度和波矢。源（sources）和汇（sinks）分别指使

辐射强度增加和减少的因素（见图 5）。该方程说明辐射源和汇决定了观测到的辐射强度的

空间和时间变化。 

 

 

 

 

 

 

 

图 5 是否存在吸收的示意图。第一种情况下，亮温度较高的连续谱源处在冷的中性氢云的前面，因

此中性氢云不能产生吸收；第二种情况，二者交换了位置，可以产生吸收；第三种情况，连续谱源

周围有很多中性氢云。这时，连续谱源前面的氢云都会产生吸收。又因为银河系内不同距离处的中

性氢云有不同的视向速度，所以就可以观测到不同速度处的吸收，即吸收谱。 

 

 

图 5 中性氢云对背景连续辐射源的透射、吸收、散射。 
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下面引入谱发射系数、吸收系数和散射系数。谱发射系数 j

定义为单位体积介质在单位时

间沿某方向单位立体角所发射的频率为 的单位频率间隔中的能量 dE j d dvd dt
 

  。谱

发射系数一般是位置、方向、时间和频率的函数。吸收系数 k

是指单位强度的辐射束穿过

单位长度的吸收介质后强度的负增量
v

dI k I ds
 
  。介质散射也会造成辐射传播过程中强

度的变化，其中最重要的过程是自由电子对光子的散射，包括弹性散射（elastic scattering）

和康普顿化（Comptonization）。考虑到发射、吸收和散射后，将（式 1-4）改写为： 

1 1ˆ ˆ ˆ ˆ( , ) ( ) 1 5
4

abs sca scav

v v v v

I
I j I I I d

c t
    

    



         


 （式 ）k k k k  

方程假设辐射场是各向同性的，使得单位质量单位立体角的辐射可以写成
1

4
j



。第二项

abs

v
I


 代表由真吸收造成的沿光束传播方向单位长度上从辐射束移出的辐射。第三项

sca

v
I


 代表散射出辐射束的影响。最后一项是从其他方向散射到辐射束中的能量。 ˆ ˆ( , )


 k k

是归一化的散射几率密度。通常，星际介质中某区域内物理变化的时间尺度远大于光穿过

该区域的时间。因此可以忽略方程中的时间微分项，得到稳态辐射传输方程： 

ˆ ( ) 1 6
4

sca

v v

j
I I



  
  


     （式 ）k

 

 

其中 abs sca

  
    ， ˆ ˆ ˆ ˆ( , ) ( , ) ( )

v v
I d


     k x k k k , x  

假设各向同性散射，则 ˆ d

ds
  k  

定义源函数： 

1ˆ( , ) ( ) 1 7
4

scaj
S



  




 

   （式 ）k x  

由以上假设， I

存在简单的一阶微分方程： 

1 8
dI

I S
ds



   
   （式 ） 

沿着
0

s 到 s 引入光深：
0

s

s
ds

 
    或者 d ds

 
  （

0
s 是离观测者最远的点）。 

将上面的一阶微分方程乘上积分因子 ve
 ，得到 [ ]v v

v v v

d
e I e S

ds

 
  

沿着视向距离 s 积分，得 

0

ˆ ˆ( , ) ( , 0) 1 9I k I k e e S e d


  


  

    
 

 
   （式 ） 
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要继续解这个方程要求 S

可积分。这通常很难做到，但是可以做些简化假设。 

先建立辐射强度和介质温度的关系。假设辐射接近黑体谱。温度为 T 的黑体的亮度由

普朗克辐射定律给出： 

3

2 /

2 1
( ) 1 10

1
hv kT

hv
B v

c e
 


（式 ） 

问题是星际介质中的云都接近黑体分布吗？为了产生完美的黑体谱，气体必须与周围

环境保持热平衡。总体来看，星际介质当然不是这样。然而假设星际介质满足局域热动平

衡（LTE）是合理的。LTE 是指非常小的区域内气体处于热平衡，但是相邻区域间的平衡

态有不同的温度和密度。只要气体中的温度和密度梯度不是太大就可以满足这个条件。在

静态的星际介质（没受激波或其他激烈的能量释放过程影响）中这个近似可以很好地满足。

因此可以使用黑体辐射定律。黑体辐射的源函数 ( ) ( )S v B v 。在中性氢的 21-cm 波段，满

足瑞利-金斯近似： hv kT ，
3 2

2 2 2

2 1 2 2
( )

1 / 1

hv v kT kT
B v

c hv kT c 
  

 
。它给出温度和亮度

的线性关系。此处的温度 T 就是亮温度
B

T ，是直接测量辐射亮度得到的。 

下面引入自旋温度。自旋温度
s

T 用来表征自旋朝上和朝下的态分布，定义为： 

/2 2

1 1

/

/

sE kTn g
e

n g


  

其中
1

n ，
2

n 分别为处于自旋朝上和朝下的原子数目。
1

g ，
2

g 是相应能级的统计权重。在

21-cm 跃迁的情况下
1

1g  ，
2

3g  ， 0.07
E

k
 。在热平衡时

s
T T ；LTE 情况下，

s
T T 。

实际上测得的自旋温度是气体中实际温度的平均值。 

将以上假设和近似带入方程
0

ˆ ˆ( , ) ( , 0)I k I k e e S e d


  


  

    
 

 
   ，得到辐射转移方程

的解： 

( ) (0) (1 ) 1 11
B B s

T T e T e  




 
   （式 ）

， 

这就是要得到的亮温度的表达式。 

1.4 吸收谱的表达式 

将上面亮温度的表达式应用在沿着 ON 和 OFF 两个方向上，分别得到这两个方向的亮

温度[30] [31]： 
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,
( ) ( )(1 ) 1 12

B on s c c
T T e T e T  

 
 

    （式 ） 

,
( ) ( )(1 ) 1 13

B off s bg bg
T T e T e T  

 
 

    （式 ） 

以上两式中
,

( )
B on

T  是在谱线观测数据中，朝着亮温度为
c

T 的连续源方向（ON 方向），

所有具有视向速度为 的中性氢的亮温度。
,

( )
B off

T  为稍微偏离源方向（OFF 方向）相应的

亮温度。这两个量可以从谱线观测数据中得到。 ( )
s

T  是视向速度为 的中性氢的自旋温度。


 是视向速度为 的中性氢到观测者之间的光深。

c
T 和

bg
T 分别是 ON 和 OFF 方向平均

的连续谱亮温度，是从连续谱的观测数据中得到的。


 是速度 对应的位置处到观测者之

间的光深。 

以上两式相减，就可以得到 e  的表达式： 

, ,
( ) ( )

1 1 14
B on B off

c bg

T T
e

T T


 




  


（式 ） 

表达式 e  随着视向速度 的变化曲线，就是经常说的吸收谱。选择 e  而不用


 是因

为理论上 e  在 0 到 1 之间变化。实际观测中 e  可能小于 0 或者大于 1，这就暗示可能是

ON 和 OFF 区域选择不合理或者其他原因。 

1.5 银河系的旋转模型 

银河系绕通过银心与银盘垂直的轴做较差转动。距离银心 R 处的天体以一定的速度绕 

银心旋转，这个速度称为环绕速度。环绕速度随着银心距 R 的变化曲线就是银河系的旋转

曲线。 

内银河系（太阳圈以内）的旋转曲线可以通过观测不同银经 l 方向的中性氢云的最大

视向速度
m a x

 获得。银经 l 方向具有最大视向速度的中性氢云所对应的银心距由公式

min
sinR R R l   得到（如图 6），其中 R 为太阳到银心的距离。银心距为

min
R 处的环绕速

度 (R )V 就可以由公式
max

(R ) sinV V l   得到，其中V 是太阳的环绕速度。国际天文联合

会（IAU）推荐的值是 R = 8.5 kpc，V =220 1
km s


 。把射电望远镜指向不同的银经方向，

就可以得到不同银心距处的环绕速度 (R )V 。 
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外银河系（太阳圈以外）没有相应的切点，所以需要用其他方法测出视向速度V 处的

银心距。这通常可以用巨分子云和 HII 区的复合体来测。巨分子云可以用一氧化碳（CO）

的谱线来示踪。视向速度V 就可以由观测到的 CO 辐射谱线定出。而该复合体的银心距可

以通过光度学的方法测出来。这样就可以定出外银河系的旋转曲线。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

由测得的旋转曲线衍生出了不同的银河系旋转模型： 

（1）均匀转动模型[9] 

银河系的旋转曲线在银心距R > 5 kpc时，近似可看做平坦的（图7）[32]。银河系的均

匀转动模型假定银河系内的天体都以相同的环绕速度绕银心旋转。这个环绕速度通常取为

  =220 1
km s


 ，而太阳到银心的距离

0
R = 8.5 kpc。 

（2）流体转动模型[33] 

Pohl (2008) 等人基于 CO 谱线的观测数据，得到了银河系中分子气体的三维分布。该

模型与银河系的均匀转动模型给出的测距结果很接近，但是它更好地描述了气体的运动

（图 8）[31]。两个结果整体的差异是由于使用了不同的 R0。在太阳圈以内，Pohl（2008）

曲线的曲折是由内银河系旋臂和棒结构的非圆运动引起的。在太阳圈以外，两个模型都使

用了平的转动曲线。因此，在负的视向速度处二者有相同的趋势。图 8 以银经 0
25l  方向

为例，比较了这两种模型给出的速度-距离曲线。 

 

 

 

图 6 左图：银河系旋转的简化模型。天体绕着银心沿着同样的方向旋转。右图：不同视向速度处中性氢

的辐射强度分布示意图。沿着视向方向，不同位置处的天体 A、B、C 和 D 的辐射有不同的视向速度。其

中，A 处有最大的视向速度，B 和 C 处有相同的视向速度，D 处具有负的视向速度。 

（图片来自 http://ircamera.as.arizona.edu/astr_250/Lectures/Lec_22sml.htm） 

http://ircamera.as.arizona.edu/astr_250/Lectures/Lec_22sml.htm
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1.6 视向速度和距离的关系 

太阳几乎与它周围的恒星和气体云一起运动，因此这些物质看起来就像静止的。因此

 

图 7  Kalberla 等人在 2007 年给出的银河系的转动曲线。最上面的蓝线代表银河系中

间平面的转动曲线。从上至下的五条红线分别表示距银河系中间平面 1 到 5kpc 处的环

绕速度。银心距 R< 5 kpc （细线）时，环绕速度随着银心距增加而迅速变大。而银心

距 5 到 15 kpc 范围内，中间平面上的环绕速度非常接近黑线所示的 220 
1

km s


 。 

 

 

 

图 8 银经
0

25l  方向的速度-距离曲线。实线是均匀转动模型的结果，点划线是 Pohl（2008）给

出的流体转动模型的结果。 
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可以由太阳周围的物质运动确定出本地静止标准 1。相对于本地静止标准，太阳有微小的

运动。在用中性氢吸收谱测距时用到的视向速度都是指天体相对于局域静止标准的视向分

量。与相对太阳的速度有微小差异。在假设银河系中物质以相同的线速度绕银心运动的条

件下，该视向速度与天体到我们的距离之间存在一定的关系。根据图 9 可以得到以下三个

关系式： 

cos sin 1 15V V l    （式 ）
 

sin(90 ) sin
1 16

l

R R


 



（式 ）

 

2 2 2
2 cos 1 17R R d R d l     （式 ） 

其中：l 是银经方向，V 是位置 P 处天体的环绕速度，R 是某天体到银心的距离，d 是

位置 P 处的天体到太阳的距离， 是该天体的视向速度。从以上三个式子就可以得到视向

速度和距离 d 的关系（参考图 12）。
 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

综上所述，用中性氢吸收谱测超新星遗迹的距离，首先要从连续谱数据中分别得到 ON

和 OFF 两个方向的亮温度
c

T 和
bg

T ，然后从谱线数据中分别得到这两个方向的亮温度

 

图 9  银河系中天体转动的示意图。通常，不同位置处的天体相对我们有不同的视向速度。 

图片来自：http://ircamera.as.arizona.edu/astr_250/Lectures/Lec_22sml.htm 

 

http://ircamera.as.arizona.edu/astr_250/Lectures/Lec_22sml.htm
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,
( )

B on
T  和

,
( )

B off
T  。将这些亮温度带入（式 1-14），就可以得到该遗迹的吸收谱。从该吸收

谱分析出遗迹前面和后面的云的视向速度。再由视向速度和距离的关系，就可以推断出超

新星遗迹的距离范围。 

1.7 与分子云的相互作用 

如果超新星遗迹和它周围的分子云发生相互作用，则这个分子云与该超新星遗迹就应

该有相近的视向速度，也就对应相同的距离。于是就可以借助超新星遗迹和分子云的相互

作用来进一步限制超新星遗迹的距离。这首先要求有足够的观测证据证实二者在相互作用。 

    下面列出几个常用的超新星遗迹和分子云可能相互作用的判据[34]： 

（1）12
( 2 1) / ( 1 0)CO J J    的比值。对速度区间（大约是 1.5-2 1

km s


 ）内该比值的积

分值可以作为超新星遗迹-分子云是否存在相互作用的判据[35]。这个比值越大，越有可能

存在相互作用[36]。 

（2）羟基（OH）脉泽。通常，激波在分子气体内传播时，会压缩和加热气体分子（比如
2

H ）。

如果激波有足够高的速度（ 1
45

s
V km s


  ），它还会使氢气分子分解。激波过后的氢和氧

可能复合成 OH，这就增加了 OH 的密度。较密的 OH 因碰撞而受到激发，更有可能产生

OH 脉泽。因此 OH 脉泽（1720 MHz）是超新星遗迹和分子云相互作用的有力证据。然而

没有探测到 OH 脉泽（1720 MHz）并不能排除存在相互作用的可能，因为脉泽是非线性物

理现象，灵敏地依赖气体所处环境物理条件[37]。需要注意的是，除超新星遗迹外，还有

恒星和恒星形成区等 OH 脉泽源。在用 OH 脉泽判别超新星遗迹和分子云是否有相互作用

时，应该确认该区域是否有恒星或恒星形成区发出 OH 脉泽。 

（3）存在 CO，HCO
+，CS 等分子线的致宽。 

（4）探测到近红外辐射。例如：[Fe II]线或者激波激发的氢气的震动/转动线。 

（5）分子云和超新星遗迹的形态一致（比如：有相互作用的交界面，弧形，壳形等）。 

1.8 用 CO 谱线观测限制距离 

人们不断发展尝试新方法进一步提高超新星遗迹的测距可信度。最近田文武和 Leahy 

[19] 针对射电天体所在方向采取中性氢和 13
CO J=1-0 谱线同时观测的方法来测定该天体

（特别是超新星遗迹）的距离。银河系中气体分子和尘埃的比例以及各种气体分子之间的

比例大体上是固定的。 
13

CO J=1-0 的发射谱线通常认为是由 13
CO 和 H2 相互碰撞激发了

13
CO 的转动跃迁而产生的。若某区域观测到 13

CO 的发射谱线，说明该处可能有一个含有
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大量 13
CO、12

CO、H2 等气体分子组成的密云核，并且该云核周围很可能弥漫着大量的中

性氢，且形成包层结构。在一个连续谱源的方向上，我们通常可以同时得到其 13
CO 的辐

射谱和中性氢的吸收谱。如果某个 13
CO 辐射峰值对应的速度处没有观测到相应的中性氢

的吸收，则有理由认为该连续谱源位于 13
CO 示踪的云核前面，即该连续谱源比 13

CO 离观

测者更近。需要注意的是，通常不用 H2 作为密云核的示踪分子，因为 H2 在射电波段内没

有辐射。 

实际上，H2 密度不同的区域，CO 不同同位素发出的辐射的光深并不相同。密度小于

2 3
10 cm

 的区域 12 16
C O 是光学薄的；略微密一点的区域 13

CO 光深更小； 3

2
( ) 500n H cm


 的

区域 18
C O 光深更小。因此最好根据氢气分子体密度的不同选择 CO 的不同同素异形体的分

子谱线来限制目标源的距离。 

1.9 误差分析 

用中性氢吸收谱测距有很多方面可能导致误差。首先，望远镜的温度灵敏度和速度分

辨率的限制会带来直接的测量误差，我们称之为仪器误差。其次，做吸收谱的时候目标源

和背景虽然靠的很近，但二者还是分开的。我们选取的背景并不是 ON 方向的背景，这也

会造成误差，我们称之为空间分离误差。这两种误差都反应在 e
 的变化上。最后，中性氢

云的运动可能并不完全符合我们采用的银河系均匀转动模型（ 8.5R kpc ，

1
220 km s


  ）。具体到某个中性氢云，它可能不完全随着银河系一起转动，出现偏离均

匀旋转的随机运动，这样的现象产生的误差我们称为随机运动误差。 

我们一一估计了以上各个误差。为了估计仪器误差，我们选取中性氢发射谱线两端没

有辐射的速度区间，求出 e
 波动的标准差

仪器
。对于空间分离误差，我们在遗迹周围选

取没有连续辐射的区域，用与做吸收谱同样的方法，得到一个“吸收谱”。我们用这样的

“吸收谱”的波动估计出目标源和背景分离导致的误差
空间分离

。实际上，这个误差包含了

仪器误差。我们选取3
仪器

和
空间分离

中较大的一个作为 e
 的误差。并且认为只有在这个误

差范围之外的吸收才是可信的。要估计随机运动误差就困难得多，因为很难确切知道某个

具体的中性氢云的运动与所用的均匀转动模型偏离了多少。通常认为随机运动的速度弥散

为
1/ 2

2 -1
6.9

t
V km s [38]。 
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1.10 小结 

本章主要介绍了 21-cm 连续谱和谱线的辐射机制。也介绍了银河系均匀转动模型，及

以此为基础的中性氢吸收谱测距方法。总结了超新星遗迹和分子相互作用的判据。最后简

单介绍了用 CO 谱线观测帮助确认或者进一步限定天体的距离。 

2  测距研究结果 

2.1 所用数据 

本文所用的中性氢谱线和连续谱数据来自新近完成并释放的甚大阵银道面巡天（VLA 

Galactic Plane Survey ，简称 VGPS [6]）。VGPS 覆盖的银经范围从 18
0 到 67

0，银纬范围

从 0
1.3b  变化到 0

2 .3b  。中性氢谱线数据的分辨率是 1
1 ' 1 ' 1.56 km s


   ，每个通道的

均方根噪声是 2K。连续谱图像的分辨率（半高全宽）是1 ' 。 

本文所用的 CO 谱线数据来自美国波士顿大学-五大学联合天文台的银河系环巡天

（Galactic Ring Survey，简称 GRS[39]）。这是一个对银河系内 13
CO（J=1-0）谱线辐射的

巡天，其角分辨率是 46 " 。在银经范围 0
40l  内，其速度覆盖范围是-5 到 135 -1

km s ；在

银经范围 0
40l  内，其速度覆盖范围变为-5 到 85 -1

km s 。它的速度分辨率是 0.21 -1
km s ，

典型的均方根灵敏度是 0.13 K。 

数据处理主要用到的是射电天文常用的 karma 软件中的一个子程序 kvis[40]。结合自

己编写的 C 程序（见附录 1 和附录 2），画出了本文随后所用的这些图。 

2.2 超新星遗迹 G31.9+0.0 

G31.9+0.0 是一个射电亮的具有明显的“突破式（breakout）”形态的超新星遗迹（如

图 10）。这个遗迹的上部是形状比较规则的弧形，下半部分亮温度较低，没有规则的外形

和确定的边缘。 
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2.2.1 用吸收谱分析距离 

下面从 G31.9+0.0 的吸收谱（如图 11）来分析它的距离。从 HI 发射谱线和吸收谱可

以看出，最高的中性氢吸收速度达到了切点位置的视向速度（~106 1
km s


 ）。该速度对应

的距离是 7.2 kpc。这说明 G 31.9 + 0.0 的距离应该大于或者等于 7.2 kpc（参考图 12）。从

吸收谱还可以看出，有较高亮温度（~70 K）的中性氢辐射但是没有相应吸收的最大速度

约为 70 1
km s


 。这说明该速度处的云很可能位于 G31.9+0.0 的后面。这给出 G31.9+0.0 的

距离上限为 10.4 kpc。下面从这个源与分子云相互作用的角度进一步限定它的距离。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

图 10 超新星遗迹 G31.9+0.0 (3C 391)的 1420 MHz 连续谱图像。轮廓线由外向内分别是 40 K、100 K、

200 K。图中小的和大的矩形区域分别是用来得到吸收谱的 ON 和 OFF 区域。大矩形的上半部分是用来画

出下图
13

CO（J=1-0）辐射的区域。 
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图 11 从上至下依次是沿着 G31.9+0.0 所在方向的中性氢辐射，中性氢吸收谱和
13

CO（J=1-0）辐射

谱。中性氢吸收谱图中的两条虚线表示该吸收谱 3 的误差范围。 是没有中性氢辐射的速度范围内，

e

的标准差。可见，

13
CO 辐射峰通常对应着吸收谱的峰值。78 

1
km s


  对应的位置处因为有更冷

的中性氢云，因而有很强的吸收。但是该处的
13

CO 辐射并不很强，原因可能是该处的
13

CO 比较少。

和 78 
1

km s


 处相比，97 
1

km s


  附近的中性氢温度较高，因而吸收没有前者强，但是该处的
13

CO

辐射很强，可能是因为该处有更密集的
13

CO 分子。而没有
13

CO 辐射的速度处也可能对应着很强的吸

收，因为吸收是由较冷的中性氢引起的，而该中性氢内部不一定含有比较多的
13

CO 分子。 
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2.2.2 与分子云的相互作用 

13
CO 辐射谱显示在该方向的最大视向速度附近有 13

CO 的发射峰。该发射峰的存在说

明该处有一个密的云核。该云核有没有可能和 G31.9+0.0 发生相互作用呢？如果能进一步

确认这一点，则可以确定 G31.9+0.0 就在 7.2 kpc 附近。 

下面列出了 G31.9+0.0 和分子云相互作用的证据： 

（1） 在切点速度附近 13
CO 和 12

CO 的分布形态和 G31.9+0.0 的形态相关很好。图 11 展

示了 G31.9+0.0 上方一个小区域的 13
CO（J=1-0）辐射谱。在 105~110 1

km s


 附近，

有高亮温度的辐射峰。这说明这个速度范围对应的距离处有比较密的云核。通常认

为这样的云核周围环绕着大量的中性氢。这些中性氢导致了我们在这个速度范围内

所看到的中性氢吸收。从 13
CO（J=1-0）谱线数据的通道图可以看出，13

CO 出现的

位置和 G31.9+0.0 的形态符合的很好（如图 13）。这也支持 G31.9+0.0 和其周围的云

有发生相互作用的可能性。Wilner (1998) 等人[41]观测了这个源所在方向的 12
CO 

J=1-0 辐射，同样发现这个超新星遗迹位于一个分子云的边缘，切点速度处的 12
CO

辐射出现的位置和 3C 391 的形态一致。他们认为 3C 391 的前身星很可能在一个密

的分子云里面爆炸，其冲击波已经冲出云的边缘。 

（2） Frail 等人[37]在 G31.9+0.0 所在的区域探测到 OH 脉泽（1720 MHz）辐射，且该脉

泽的视向速度恰好在 105-110 1
km s


 附近。通常认为，探测到 OH 脉泽是超新星遗

 

图 12 G31.9+0.0，G34.7-0.4 和 G24.7-0.6 所在位置处的视向速度-距离关系。

所用的银河系模型参数： 8.5R kpc ，
1

220 km s


  。 
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迹和分子云相互作用的有力证据。观测到的视向速度重合可以解释为 G31.9+0.0 产

生的激波在它周围的分子云中传播时，激发了 OH 脉泽。有可能该 OH 脉泽是由其

他天体产生的激波激发的。在没有找到确切的证据表明附近的其他天体发出激波的

情况下，G31.9+0.0 和分子云相互作用产生 OH 脉泽的假设是最有可能的。 

（3） William (1996) [42]发现 G31.9+0.0 上方区域的[O I] 63 m 辐射显著增强。这可以解

释为超新星遗迹的激波加热遗迹和它周围的分子云中的分子、原子、电子或者离子，

使得这些粒子之间的相互碰撞显著增强。激波过后，遗迹和分子云发出亚稳态的精

细结构谱线[O I] 63 m ，逐渐冷却。因此[O I] 63 m 暗示该超新星遗迹和它周围的

分子云有相互作用。 

（4） 另外，宽的 CS 的谱线也和 OH 脉泽源有相同的视向速度[43]。 

（5） 氢的柱密度从上半部分到下半部分逐渐减小。比如用 X 射线观测数据得到氢的柱密

度从上至下由 22 2
(3.33 0.15) 10 cm


  变化到 0 .16 22 2

0 .06
2.70 10 cm

 


 。这与该遗迹的上方

存在密的 CO 云一致。 

以上观测证据表明 G31.9+0.0 很可能和周围的分子云成协，即它们位于相邻的位置且

有相互作用。因此 G31.9+0.0 可能位于最大视向速度处，即距离为~7.2 kpc。考虑到所用银

河系参数带来的误差约 0.3 kpc，得到 G31.9+0.0 的距离范围是 7.2  0.3 kpc。 
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图 13 G31.9+0.0 附近
13

CO（J=1-0）的通道图。上下两个图对应的速度分别是 107.05
1

km s


 和

108.11
1

km s


 。轮廓图和前面21-cm连续谱的轮廓图一样。
13

CO出现的位置（黑色区域）和G31.9+0.0

的形态（轮廓线所在处）符合的很好。 
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2.2.3 与他人结果的比较 

这个测距结果比他人的结论更精确。Caswell et al. (1972) [44] 通过 Parkes 望远镜的

21-cm 谱线观测，根据在~105 1
km s


 处有中性氢吸收和 35-60 1

km s


 处没有吸收这两个特

征，推断出 G31.9+0.0 的距离是 8.5-13.4 kpc。所用的太阳到银心的距离是 10 kpc。如果使

用 IAU 推荐的银心距离 8.5 kpc，则 Caswell 等人测出的 G31.9+0.0 的距离应该是 7.2-11.4 

kpc。 

Chen 和 Slane[45]用另外一种方法给出 G31.9+0.0 的距离上限。他们使用 G31.9+0.0 所

在方向单位距离的消光 1
/ 0 .6

B V
E d m ag kpc




  [46]并且假定沿着银心方向，与太阳距离

超过 2 kpc 时消光变大，又用了关系式 21 2
5.9 10

H B V
N E cm




  [3]给出距离 8.5d kpc 。

他们的方法用了两个经验关系式，是不同于中性氢吸收谱测距的另一种距离估计方法。 

2.2.4 新距离下的其他参数 

表 1  G31.9+0.0 的距离改变对其它参数的影响
1
 

G31.9+0.0 的物理参数 新参数值 以前的参数值[45] 

距离 d（kpc） 7.2  0.3 8 

遗迹半径
s

r （pc） 5.4  6 

动力学年龄 t（kyr） 4.1-3.6 4.6-4.0 

X 射线光度
X

L （ 36 1
10 ergs s

 ） 2.2 2.7 

59 3
(10 )

e H
fn n V cm

  ~0.9 ~1.0 

从表 1 看出，在应用新的距离下，遗迹 G31.9+0.0 的半径更小，更年轻。 

 

 

                                                 

1遗迹半径是在角半径 2.5 角分的情况下得到的；
e H

fn n V 是指最佳拟合体辐射量度，其

中的 f 是填充因子，V 是体积。 
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2.3 超新星遗迹 G34.7-0.4 (W44) 

G34.7-0.4 是一个射电亮的超新星遗迹，大小约 0.5
0
 。有一个丝状的壳，中间有热的 X 射

线辐射，具有典型的“混合形态”。 

 

 

 

 

 

 

 

 

2.3.1 用吸收谱分析距离 

 

 

 

 

 

 

 

 

从图 15 和图 16 看出吸收在 50 1
km s


 处截止，这给出 G34.7-0.4 的距离下限～3.3 kpc 

（参考图 12）。图 17 展示了 G34.7-0.4 所在方向在视向速度 49.65 1
km s


 处的中性氢通道

图。从该图看出，该遗迹左下部分温度较周围的环境低。这应该是由于中性氢对 G34.7-0.4

连续辐射的吸收造成的。而大于该速度的通道图里面看不到这样的吸收。从而有力的说明

了~50 1
km s


 的速度对应的距离正是 G34.7-0.4 的距离下限。从图 16 看出，在 55 1

km s




处有 HI 辐射峰，且有 13
CO 辐射峰，但是没有中性氢吸收，这给出距离上限~3.6 或者~10.4 

kpc。（55 1
km s


 对应的近端距离～3.6 kpc，远端距离 10.4 kpc）。 

 

 

 

 

图 14  G34.7-0.4 的 1420 MHz 连续谱图像。该连续谱图像的轮廓线 40 60 105 K。 
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图 15 区域 1 的中性氢 21-cm 辐射谱、吸收谱和
13

CO 辐射谱。~45 
1

km s


 对应的位置处有较强的

13
CO 辐射。可能该处的

13
CO 受到了超新星遗迹 G34.7-0.4 的激波作用，使其辐射显著增强。吸收谱

图上的两条虚线分别代表1 3
仪器

。 

 

图 16  区域 2 的中性氢 21-cm 辐射谱、吸收谱和
13

CO 辐射谱。 
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下面用 G34.7-0.4 旁边的源 G34.255+0.14 的吸收谱进一步限制该遗迹的距离范围。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

图 18 G34.7-0.4 旁边的源 G34.255+0.14 的 1420 MHz 连续谱图像（方框所在处）。 

 

图 17  G34.7-0.4 在视向速度 49.65 
1

km s


 的中性氢通道图。 
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从图 19 看出，70-110 1
km s


 范围内有中性氢辐射却没有吸收，说明该源位于切点位

置以前。而该源在 50-60 1
km s


 范围内有中性氢吸收，说明该速度范围对应的近端距离(～

3.3-3.9 kpc）处有较冷的中性氢云。这些云对 G34.7-0.4 没有吸收，说明 G34.7-0.4 位于这

些云的前面。因此知道 G34.7-0.4 正好位于 50 1
km s


 对应的近端距离处，即 3.3 kpc。从

中性氢云的随机运动约 7 km/s，我们估计出该距离的误差约 0.4 kpc。即 G34.7-0.4 到与地

球的距离是 3.3±0.4 kpc。相应的遗迹半径约 14 pc。 

2.3.2 别人的测距结果 

Clemens (1985) [47]认为该遗迹位于 42 1
km s


 对应的近端位置，给出的距离为 2.5～

2.6 kpc 。所用参数 R =8.5 kpc。他们是直接修改了 Caswell (1975) [48] 所用的参数 R

=10.0 kpc 得到的新距离。Caswell 在 12，22，30，42 1
km s


 附近观测到吸收，且 42 1

km s




处吸收迅速消失，说明42 1
km s


 对应的近端距离3 kpc就是G34.7-0.4的距离。Goss（1971）

 

图 19  G34.255+0.14 的中性氢辐射谱、吸收谱和
13

CO 辐射谱。 
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用 OH 的吸收谱测到相同的距离[49]。我们的测距结果明显比他们的要好。 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

图 20  Caswell 等人在 1975 得到的 G34.6-0.5 的中性氢辐射谱和吸收谱。 

 

 

图 21  G34.7-0.4（W44）两个位置处的 1667 MHz 的 OH 吸收谱。 
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2.4 超新星遗迹 G24.7-0.6 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

G24.7-0.6 的形状像一个弯弓，是一个半壳形的超新星遗迹。该遗迹平均的角半径大约

是13 '。从图中还可以看出，这个壳的右半部分的亮温度大约是左半部分的亮温度的 1.5 到

2 倍。且较亮的一半的形状更规则。下面先分析它的吸收谱。 

2.4.1 用吸收谱分析距离 

从图 23 看出，20 1
km s


  对应的位置处有中性氢辐射但是没有对应的吸收，这给出

G24.7-0.6 的最大距离不会超过 13.7 kpc（参考图 12）。而有中性氢吸收的最大视向速度是

~115 1
km s


 ，表明 G24.7-0.6 的距离应该大于 7.5 kpc。所以，该遗迹的距离应该是 7.5~13.7 

kpc。G24.7-0.6 处在这个距离范围内时，它的半径约 28.4~51.8 pc。 

 

 

图 22  G24.7-0.6 的 1420 MHz 的连续谱图像。轮廓图的温度分别是 19.5 20 21 23 25 30 35 40 K。 
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2.4.2 别人的测距结果 

Case和Dipen (1998) [50]用表面亮度和距离的关系给出G24.7-0.6的距离是 7.4 kpc。 

Koo 和 Heiles 假设这个遗迹和它周围的 HII 区有相同的平均视向速度（110 1
km s


 ）。据此

得到这个源的距离是9.3 kpc [11]。本文给出的距离是在没有假设该源的视向速度的情况下，

得到的该源距离的合理范围，因而更可靠。 

总结与展望 

本文主要介绍了与中性氢吸收谱测量超新星遗迹距离相关的背景，重点讲述了对三个

超新星遗迹的测距过程和结果。具体内容可以总结如下： 

• 介绍了中性氢 21-cm 连续谱和谱线的辐射机制。并且分析了产生 21-cm 吸收谱的条件。 

• 从辐射转移方程出发，推导出得到吸收谱所需的亮温度的表达式。进一步推导出光深和

视向速度的关系，也就是获得吸收谱所需的基本关系式。 

• 讲述了银河系的均匀转动模型，并且基于此模型得出了银河系中性氢的视向速度和距离

的关系。 

 

图 23  G24.7-0.6 的中性氢辐射谱、吸收谱和
13

CO 发射谱。两条虚线分别表示1 
空间分离

。不用

1 3
仪器

是因为该遗迹的附近的 3 
仪器空间分离

。 
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• 探讨了用 13
CO 帮助进一步分析限定超新星遗迹距离的方法。并尝试通过判断超新星遗

迹和分子云是否有相互作用，来限定遗迹的距离。进一步尝试用视线方向上与超新星遗迹

比较近的其他连续谱辐射源的吸收谱来解决同一视向速度对应两个距离的问题。 

• 最后，对三个具体的超新星遗迹进行了测距。得到了它们的吸收谱，并结合其他方法限

定了它们的距离。得到如下测距结果： 

（1） 超新星遗迹 G31.9+0.0 的距离约为 7.2 kpc。而先前仅仅把此距离定为距离下限。因

此，我们的结果大大改写了他人的结论。并且得到基于此距离的其他参数：遗迹半

径 5.4 pc，动力学年龄 4.1-3.6 kyr，X 射线光度 2.2× 36 1
10 ergs s

 。 

（2） 超新星遗迹 G34.7-0.4 (W44) 的距离约为 3.3 kpc，遗迹半径约 14 pc。有充足的证据

表明这个距离比先前测得的距离 2.5～2.6 kpc 更精确，更可靠。 

（3） 超新星遗迹 G24.7-0.6 的距离应该处在 7.5~13.7 kpc 范围内。G24.7-0.6 处在这个距

离范围内时，它的半径约 28.4~51.8 pc。该距离是在没有假设该遗迹的视向速度的

情况下，得到的它的运动学距离的合理范围。 

进一步的测距研究亟待进行。未来工作重点应该是尝试测量更多有兴趣的超新星遗迹

的距离。用观测数据的结果对超新星遗迹的演化模型提出限制。期待未来对超新星遗迹的

研究有大的进展。 
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硕士期间完成的工作 

（1）Hongquan Su, Qing-Kang Li, Hui Zhu, Wen-Wu Tian. 78 pairs of possible PSR-SNR 

associations. Proceedings of The 11th Asian-Pacic Regional IAU Meeting 2011. NARIT 

Conference Series, Vol. 1 (已接收) 

 

（2）Wen-Wu Tian, Hongquan Su, F Y Xiang. The Galactic NH - AV Relation and its 

Application to Historical Galactic SNRs. Proceedings of The 11th Asian-Pacic Regional IAU 

Meeting 2011. NARIT Conference Series, Vol. 1 (已接收) 

 

（3）测定了超新星遗迹 G31.9+0.0、G34.7-0.4 和 G24.7-0.6 的距离。论文正在准备中，准

备投 RAA。 
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附  录 

附录 1 画银河系内视向速度和距离关系图的 C 程序 

/*this codes plot the curve of distance and velocity at given Galactic longitude l. plot the 

horizontal and vertical lines at given velocity and give the distance value.*/ 

#include "stdio.h" 

#include "cpgplot.h" 

#include "math.h" 

#include <stdlib.h> 

#define n 2000 

#define W0 220  //error occur when omit point 

#define R0 8.5  

#define l 34.7*3.1415926/180    //input 

#define b -0.4*3.1415926/180     //input 

#define Vr_const 42.0    //input 

main() 

{ int i; 

  Float Vr[n],R[n],d[n],d_const_near,d_const_far,R_const,max; 

  /*Vr: the radial velocity 

    W0: the rotation velocity of the Sun 

    R0: the distance from the sun to the Galactic center 

    R: the distance from the HI cloud to the Galactic center 

    l: the Galactic longitude 

    b: the Galactic latitude 

    d: the distace from the HI cloud to us 

  */ 

  for(i=0;i<n;i++) 

{     R[i]=pow(R0*R0+d[i]*d[i]*cos(b)*cos(b)-2*R0*d[i]*cos(b)*cos(l),0.5); 

      Vr[i]=W0*(R0/R[i]-1)*sin(l)*cos(b);  //ref: Schneider, 1983 (1983ApJS...52..399S) 

      d[i+1]=d[i]+0.015;  

} 

  R_const=R0/(Vr_const/W0/sin(l)/cos(b)+1); 
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  d_const_near=R0*(cos(l)-pow((R_const/R0)*(R_const/R0)-sin(l)*sin(l),0.5))/cos(b);  

d_const_far=R0*(cos(l)+pow((R_const/R0)*(R_const/R0)-sin(l)*sin(l),0.5))/cos(b); 

printf("near distance=%f far distance=%f",d_const_near,d_const_far); 

  //find the maximum velocity 

  max=0.0; 

  for (i=0; i<n; i++) 

    { 

      if (Vr[i]>max) 

 { 

   max=Vr[i]; 

 } 

    } 

  printf("the maximum velocity is %f",max); 

  //plot curve 

  if(cpgbeg(0,"?",1,1)!=1) 

    return EXIT_FAILURE; 

  cpgscf(2);     /*character font*/ 

  cpgslw(1);     /*line width*/ 

  cpgsch(1.2);   /*tex,graph marker height*/ 

  cpgsvp(0.2,0.9,0.2,0.9);  /*XLEFT, XRIGHT, YBOT, YTOP*/ 

  cpgswin(0,16,-20,100);  /*X1, X2, Y1, Y2  */  //velocity1 

  cpgbox("BCSNTV", 0, 0, "BCSNTV", 0, 0);   

  cpgline(n,d,Vr);  /*num,x,y */ 

  cpglab("distance (kpc)","Vr (km/s)",""); 

  //,"The relationship between distance and Vr in the Galactic longitude 31.9\\uo" 

  // plot horizontal line 

  //cpgrect(0,d_const_far,Vr_const,Vr_const+0.15); 

  // plot near vertical line 

  //cpgrect(d_const_near,d_const_near+0.015,-40,Vr_const); 

  //plot far vertical line 

 //cpgrect(d_const_far,d_const_far+0.015,-40,Vr_const); 

  cpgend(); 

} 
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附录 2 画 ON、OFF 区域的中性氢辐射和吸收谱的 C 程序 

#include "stdio.h" 

#include "cpgplot.h" 

#include "math.h" 

#include <stdlib.h> 

#define Num 340 

#define Ts 102.732 

#define Tbg0 48.5394 

#define onpoints 25 

#define offpoints 182 

 

#define N1 141   // N1: the right point 

#define N2 276  // N2: the left point 

//the first number in velocity is the maximum one (the most right one) 

//the last number in velocity is the minimum one (the most left one)  

main() 

{ 

  int i,tmp; 

  float HI_c_vel[Num],HI_c_km[Num],HI_c[Num],sum,sigma,average; 

  float HI_bg_vel[Num],HI_bg_km[Num],HI_bg[Num],HI_bg0[Num]; 

  float tau[Num],line[Num],sigmaup[Num],sigmadown[Num];   // tau---> e^(-tau) 

  float Tbg; 

  Tbg=(offpoints*Tbg0-onpoints*Ts)/(offpoints-onpoints); 

  FILE * fp1; 

  FILE * fp2; 

  fp1=fopen("on","r+t"); 

  for(i=0;i<Num;i++) 

    { fscanf(fp1,"%f\t%f",&HI_c_vel[i],&HI_c[i]); 

      HI_c_km[i]=HI_c_vel[i]/1000.; 

    } 

  fp2=fopen("off","r+t"); 

  for(i=0;i<Num;i++) 

    {  

      fscanf(fp2,"%f\t%f",&HI_bg_vel[i],&HI_bg0[i]); 

      HI_bg_km[i]=HI_bg_vel[i]/1000.; 

      HI_bg[i]=(HI_bg0[i]*offpoints-HI_c[i]*onpoints)/(offpoints-onpoints); 

      tau[i]=1-(HI_bg[i]-HI_c[i])/(Ts-Tbg); 

      //get the sigma of e^(-tau) 

  } 

  sum=0; 

  for(i=0;i<Num;i++) 

    { if(i<N1||i>N2) 

 sum=sum+tau[i]; 
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      //sum=sum+pow((tau[i]-1),2); 

    } 

  average=sum/(Num-N2+N1-1); 

  sum=0; 

  for(i=0;i<Num;i++) 

    {if(i<N1||i>N2) 

 sum=sum+pow((tau[i]-average),2); 

    } 

  sigma=pow(sum/(Num-N2+N1-1-1),0.5);    

  printf("sigma=%f\n",sigma); 

  fclose(fp1); 

  fclose(fp2); 

  for(i=0;i<Num;i++) 

    { 

      line[i]=1.0; 

      sigmaup[i]=1.0+3*sigma; 

      sigmadown[i]=1.0-3*sigma; 

    } 

/*plot */ 

  if(cpgbeg(0,"?",1,1)!=1) 

    return EXIT_FAILURE; 

  cpgscf(2);     /*character font*/ 

  cpgslw(1);     /*line width*/ 

  cpgsch(1.2);   /*tex,graph marker height*/ 

  cpgsvp(0.2,0.9,0.6,0.9);  /*XLEFT, XRIGHT, YBOT, YTOP*/ 

  cpgswin(-80,150,-30,120);  /*X1, X2, Y1, Y2  */  //velocity1 

  cpgbox("BCST", 0, 0, "BCSNTV", 0, 0);   

  cpgsls(4);   //set line style:  1 (full line), 2 (dashed), 3 (dot-dash-dot-dash), 4 (dotted),5 

(dash-dot-dot-dot). The default is 1 (normal full line). 

  cpgline(Num, HI_c_km, HI_c);  /*num,x,y */ 

  cpgsls(1); 

  cpgline(Num, HI_bg_km, HI_bg);  /*num,x,y */ 

  cpgsch(1.2); 

  cpglab(" ",""," "); 

  cpgmtxt("L",4,0.5,0.5,"T\\d B\\u (K)");//*side, disp, coord, fjust, *text 

  cpgmove(-90,-130); 

  cpgdraw(-100,-130); 

  // cpgtext(-119,-135,"absorb spectrum"); 

  cpgsls(1); 

  cpgmove(-90,-100); 

  cpgdraw(-100,-100); 

  // cpgtext(-119,-110,"G127.11+0.54(point S)"); 

  cpgsls(1); 
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  //plot absorption  

  cpgsvp(0.2,0.9,0.3,0.6);  /*XLEFT, XRIGHT, YBOT, YTOP*/ 

  cpgswin(-80,150,-0.0,1.2);  /*X1, X2, Y1, Y2  */  //velocity2 

  cpgbox("BCNST", 0, 0, "BCSNTV", 0, 0);  

  cpgline(Num, HI_c_km, tau);  /*num,x,y */ 

  cpgline(Num, HI_c_km, line); 

  cpgsls(4); 

  cpgline(Num, HI_c_km, sigmaup); 

  cpgline(Num, HI_c_km, sigmadown); 

  cpglab("V\\d LSR\\u (km/s)"," "," "); 

  cpgmtxt("L",4,0.5,0.5,"e\\u -\\(2145)\\d");//*side, disp, coord, fjust, *text 

  //       cpgaxis("N",-114,0,-114,1.0,0,1.0,0.2,1,0,0.5,0.5,-0.5,90); 

  //*opt, x1, y1, x2, y2, v1, v2, step, nsub, dmajl, dmajr, fmin, disp, orient 

  //       cpgaxis("N",-114,0,166,0,-114,166,50.,5,0.1,0,0.5,0.5,0); 

  cpgmove(-90,85); 

  cpgdraw(-100,85); 

  cpgtext(-85,82,"background"); 

  cpgend();  

} 

附录 3 超新星遗迹的氢柱密度和消光的统计表 

 

SNR 名称 NH  (10
21

cm
-2

) 模型  Av 方法  

G4.5+6.8 5.7±0.8 PL  2.2±0.6 spectra  

G6.4-0.1 
0.8

0.2
5.1




 NEI  3.57±0.47 Hα/Hβ  

G11.2-0.3 
1.4

1.6
21.9




 NEI  13±1.3 Fe II Ratio  

G13.3−1.3 1.0±0.1 Two temperate   0.47±0.05 Hα/Hβ  

G34.7-0.4 
2.3

0.5
8.9




 NEI  10±1 --  

G39.7-2.0 
2.3

1.9
5.9




 PL  2.65±1.55 Hα/Hβ  

G43.3-0.2 
0.10

0.11
5.24




 Two-CIE  7.5±2.5 --  

G49.2-0.7 17.1±0.8 PL  8.0±0.8 --  

G53.6-2.2 
7.7

6.8
7.7




 TP  3.57±0.47 Hα/Hβ  

G54.1+0.3 
2.0

1.9
15.4




 TB  8.0±0.7 --  

G65.3+5.7 1.4±0.1 --  0.265± 0.085 Hα/Hβ  

G65.7+1.2 2.3±1.7 BB+PL  2.23±0.22 R-D  

G67.7+1.8 5.15±1.95 TP  5.27±0.93 Hα/Hβ  

G69.0+2.7 3.0±0.1 PL  2.48±0.25 Hα/Hβ  

G74.0-8.5 
0.4

0.0
0.5




 CERSM  0.248±0.062 R-D  

G78.2+2.1 11±1 STTE  4.55±0.05 Hα/Hβ  
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G89.0+4.7 
0.3

0.2
3.1




 Spectral  

0.2

0.0
2



 Near IR color  

G94.0+1.0 13±0.1 On-Off method  8.8±0.6 EM  

G109.1-1.0 
0.2

1.0
6.0




 Spectral  3.08±0.64 Hα/Hβ  

G111.7-2.1 12.5±0.3 BB  5.0±0.4  SⅡ ratio  

G116.9+0.2 
0.8

0.7
7.5




 Spectral  2.65±0.45 Hα/Hβ  

G119.5+10.2 2.8±0.3 PL+Thermal  
0.00

0.14
1.37




 Far-IR emission  

G120.1+1.4 4.4±0.5 PB  1.86±0.20 NS  

G130.7+3.1 4.53±0.09 PL+TP  1.95±0.35 Hα/Hβ  

G166.0+4.3 2.6±0.3 RS  1.68±0.17 Hα/Hβ  

G180.0-1.7 
0.15

0.14
2.47




 BB  0.72±0.07 Hα/Hβ  

G184.6-5.8 3.45±0.15 --  1.46±0.12 S II +2200Å  

G189.1+3.0 5.8±0.6 --  3.5±0.5 --  

G205.5+0.5 0.8±0.1 --  0.67±0.07 Hα/Hβ  

G260.4-3.4 4.1±0.2 BB  1.5±0.2 --  

G263.9-3.3 0.22±0.12 RS  0.10±0.01 R-D  

G266.2-1.2 3.45±0.15 BB  2.88±1.40 EM  

G284.3-1.8 5.0±1.7 PL  4.4±0.4 --  

G292.0+1.8 3.17±0.15 PL  2.0±0.2 --  

G315.4-2.3 
0.6

0.3
3.2




 PL  1.0±0.1 --  

G320.4-1.2 8.6±0.9 PL  4.8±0.5 --  

G327.6+14.6 0.568±0.021 TP+PL  0.35±0.04 --  

G332.4-0.4 6.8±0.7 Nebula NEI  4.5±0.5 --  

G332.5-5.6 0.83±0.08 RS  0.84±0.08 Hα/Hβ  

 

模型说明： 

AE: 吸收边缘模型（Absorption Edge model）, BB: 黑体模型（Blackbody）, CERSM: 

Combined Edge Region Spectral Model, EM: Emission Measurement, NEI: non-equilibrium 

ionization model, NS: near stars, PB: Pure Bremsstrahlung model, PL: Power-Law, R-D: 

Reddening vs. distance plot,  RS: Raymond-Smith model, STTE: single-temperature thermal 

emission, SII+Å: average of the two values obtained from the SII emission line ratio and 2200 Å 

interstellar absorption, TB Thermal bremsstrahlung TP: Thermal Plasma, Vmekal: thin thermal 

model with variable cosmic abundance. 
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附录 4 银河系内氢的柱密度和消光的关系图

 

 

附录 5 将附录 4 所得关系用来求银河系内的 3 个超新星遗迹的距离 

 

SNR 

Name 
H

N  

10
21

cm
-2

 

Our 
V

A  

mag. 

Other's 

V
A  

mag. 

m 

mag. 

M 

mag. 

Our dist. 

kpc 

 

Other's 

dist. 

kpc 

method 

Tycho 

1572 

4.4±0.5 

 

2.60±0.19 

 

1.86±0.2 

 

-4.25±0.25 -19±0.3 

 

2.69±0.11 

 

2.7±1.0 

 

HI abs. 

 

SN1006 

 

0.568±0.02 

 

0.336±0.001 0.35 

 

-7.75±1.75 

 

 

-19±0.3 

 

1.52±0.14 

 

2.18±0.08 

 

SVPM 

Kepler 

 

5.7±0.8 

 

3.4±0.3 

 

 

2.7±0.3 -3.0±0.5 

 

-19±0.3 

 

3.31±0.02 

 

2.9±0.4 

 

SVPM 

注: (1) SVPM: 激波速度和自行运动 (2) 表中第三列的消光值是通过应用我们的关系式

21 2 1
/ (1.69 0.07) 10

H V
N A cm mag

 
   ，从第二列氢的柱密度值得到的。 (3) 我们使用 M - 

m = 5 - 5 log d – AV 关系式得到从别人测得的视星等和绝对星等得到第七列超新星遗迹到

我们的距离。 
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热爱。田老师鼓励我在学术会议上作报告。至今还清晰的记得第一次在会上作报告的紧张

心情。他细心的指出毕业论文初稿里的错误，帮助完善。没有他的悉心指导，这个论文工

作是没法完成的。他不厌其烦地教导我如何用科学的方法做科研，并非常乐意地与我分享

他在科研过程中遇到的各种有意思的事。当然，有时候也有误解。开始时田老师让我做一

些统计工作。当时心里感觉这工作没多大用途，后来才慢慢感觉到它的意义和价值。同时，

田老师在生活上给予了我无私的关心和帮助。借此机会向田老师致以我最诚挚的谢意！ 

特别感谢同组的朱辉同学。他基础扎实、思维敏捷。和他的讨论使我受益很多。他给

了我很多的帮助。有了他的帮助，这篇文章才顺利完成。感谢同组的吴丹师姐的帮助。 

其次，要感谢姜碧沩老师和她带领的团组。姜老师给了我很多热情的帮助。每次向姜

老师请教问题，她都能给予清晰满意的回答。姜老师积极帮助我写推荐信。在姜老师的组

会上学习和了解了很多其他方向的研究进展。感谢该组田浩、刘佳明同学，与他俩的讨论

使我对问题的理解逐步深入。感谢该组的高健老师、杨明师兄、陈丙秋师兄、聂俊丹师姐。 

感谢天文系的付建宁老师、朱宗宏老师、张同杰老师、陈黎老师、赵娟老师、陈阳老

师、孙艳春老师、杨志良老师、毕少兰老师、杨静老师、张燕平老师及其他老师三年来给

予我的谆谆教诲和学习生活上的无私关心、支持和帮助；感谢张竹梅老师、张琳老师、魏

静萍老师和吕卫青老师，对我平日工作生活的关心帮助。感谢戴岩同学即时通知我有关的
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信息。感谢毛春花、李艳艳、于浩然、曹鑫同学。感谢学长汪浩、陈云、曹硕、张明建、

赵开弈、李游、黄跃、肖雁琴、李春、武朝剑、李坦达、姜晨、陈荣、杨小虎、刘康、李

兆升、吴建清、卢利根以及天文系的其他同学，不会忘记与你们相处的每一个难忘瞬间以

及在北师大生活的点点滴滴；感谢天文系所有师生营造的一个美好的家。 

感谢国家天文台的韩金林研究员和他领导的团队。感谢高旭阳师兄的热情帮助，感谢

洪涛、王陈、王伟、文中略、王鹏飞。感谢徐钧、白建勇、董斌、温雅宏、韩军、许文峰

同学。感谢南京大学的陈阳老师。 

最后，我要深深地感谢二十多年来一直关心支持照顾我的父亲、母亲和姐姐，感谢你

们给予我的一切！由衷地感谢我的女朋友陈丽对我生活和工作上的巨大支持！没有她的帮

助和鼓励，这篇论文也是无法得以顺利完成的。感谢所有其他限于篇幅没有提及的同学和

朋友们...... 

                                     

苏洪全   

2012 年 4 月  


