
博士学位论文

太阳大气中的喷流

作者姓名： 李晓红

指导教师： 张军 研究员 中国科学院国家天文台

杨书红 副研究员 中国科学院国家天文台

学位类别： 理学博士

学科专业： 天体物理

培养单位： 中国科学院国家天文台

2020 年 5 月





Jets in the solar atmosphere

A dissertation submitted to

University of Chinese Academy of Sciences

in partial fulfillment of the requirement

for the degree of

Doctor of Philosophy

in Astrophysics

By

Xiaohong Li

Supervisors: Professor Jun Zhang

and

Associate Professor Shuhong Yang

National Astronomical Observatories,

Chinese Academy of Sciences

May 2020





中国科学院大学
研究生学位论文原创性声明

本人郑重声明：所呈交的学位论文是本人在导师的指导下独立进行研究工

作所取得的成果。尽我所知，除文中已经注明引用的内容外，本论文不包含任何

其他个人或集体已经发表或撰写过的研究成果。对论文所涉及的研究工作做出

贡献的其他个人和集体，均已在文中以明确方式标明或致谢。

作者签名：

日 期：

中国科学院大学
学位论文授权使用声明

本人完全了解并同意遵守中国科学院有关保存和使用学位论文的规定，即

中国科学院有权保留送交学位论文的副本，允许该论文被查阅，可以按照学术

研究公开原则和保护知识产权的原则公布该论文的全部或部分内容，可以采用

影印、缩印或其他复制手段保存、汇编本学位论文。

涉密及延迟公开的学位论文在解密或延迟期后适用本声明。

作者签名： 导师签名：

日 期： 日 期：





摘 要

摘 要

作为太阳大气中常见的爆发活动之一，喷流不仅与耀斑、日冕物质抛射等其

它太阳上的极端爆发活动有密切关联，而且在分析太阳磁场拓扑结构和演化、与

波动的相互作用、加热局地日冕以及加速太阳风等方面都起着〸分重要的作用。

本文研究了太阳大气中的喷流，目标是揭示喷流的物理机制，了解喷流的运动学

特征、能量转换过程、不稳定性以及喷流与其它太阳大气中的爆发活动的关系，

最终得出喷流与太阳上大尺度开放磁场或者磁重联现象的对应关系。

利用太阳动力学天文台（SDO）、太阳界面层成像光谱仪（IRIS）和新真空

太阳望远镜（NVST）的高质量观测数据，我们详细研究了太阳大气中的喷流及

其相关现象，取得了系列成果：（1）利用 NVST 提供的太阳大气高分辨率观测

数据，我们对暗条和喷流的详细作用过程进行了分析，第一次发现了磁螺度从缠

绕暗条系统向喷流中转移的过程，这个过程解释了喷流的旋转运动，之后磁螺

度随着日冕物质抛射传输到行星际空间中。（2）利用 IRIS 的观测数据，我们发

现了一种新现象——扎根于耀斑带上的喷流。我们对这种喷流的特征进行研究，

并结合耀斑模型提出这种喷流的触发机制可能为色球蒸发。通过寻找类似耀斑

事件和分析对应的 IRIS 光谱数据，我们发现喷流足点处的热的 Fe XXI 线表现

为蓝移，而冷的 Si IV 线表现为红移，这正是色球蒸发的光谱特征，符合我们的

解释。（3）利用 IRIS 的高分辨率观测，我们对发生在 2015 年 6 月 12 日的一个

喷流事件进行了细致的研究。在喷流演化过程中，我们第一次发现两股流的速度

剪切引起开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的详细过程。（4）通过研究 SDO 卫星观

测到的发生在 2017 年 4 月 3 日的喷流以及 2016 年 7 月 23 日的喷流，我们进

一步分析了喷流中的不稳定性。在喷流上升阶段，涡旋状结构是喷流和旁边亮结

构之间的速度差驱动开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的表现；而下落时的涡旋状结

构是因为物质流与周围日冕的密度和速度差驱动的瑞利 − 泰勒不稳定性和开尔

文 − 亥姆霍兹不稳定性同时作用而形成的。（5）在一个喷流事件中，我们不仅

观测到由磁浮现和对消引起的暗条爆发形成了喷流，还发现喷流驱动了位于其

足点附近的暗条爆发。通过这个事件，我们详细分析了从光球到色球、再到日冕

的各种爆发活动是如何耦合在一起的。
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太阳大气中的喷流

本论文所取得的成果有助于提高人们对喷流动力学特征和不稳定性的认识，

加深人们对喷流与其它爆发活动之间的关系的理解；有助于了解太阳磁场结构

和演化以及爆发性事件的物理机制，为预报相关的灾害性空间天气奠定了观测

基础。

关键词：太阳磁场，喷流，耀斑，暗条爆发，不稳定性
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Abstract

Abstract

As one of the most common phenomena occurring in the solar atmosphere,

solar jets are not only closely related to other solar activities such as flares and

coronal mass ejections, but also play an important role in analyzing the topological

structures and evolution of the solar magnetic field, the interaction with waves,

coronal heating and the acceleration of the solar wind. In this thesis, we investigate

the jets in the solar atmosphere. The purpose of this thesis is to reveal the

physical mechanism of the jets, to understand the kinematic characteristics, the

energy conversion process, instabilities of solar jets and the relationship between

the jets and other activities in the solar atmosphere. Finally, the corresponding

relationship between the jets and the large-scale open magnetic field or magnetic

reconnection phenomenon on the sun is obtained.

Using high-resolution data from the Solar Dynamics Observatory (SDO), the

Interface Region Imaging Spectrograph (IRIS), and the New Vacuum Solar Tele-

scope (NVST), we have studied the jets and their related phenomena in the solar

atmosphere in detail. The main results of our study are listed as below: (1) Using

the high-resolution observation from NVST, we analyze the detailed interaction

between the filament and the jet, and report for the first time that magnetic he-

licity transfer from the filament to the jet, which results in the rotation of the jet.

Then the magnetic helicity is transmitted into the interplanetary space during the

coronal mass ejection. (2) With the observations from IRIS, we discover a new

phenomenon that jets rooted in the flare ribbon. We study the characteristics

of these jets, and propose that the triggering mechanism of these jets may be

chromospheric evaporation based on the flare model. By looking for similar flare

events and analyzing the corresponding IRIS spectral data, we find that the hot

Fe XXI line at the footpoint of the jet displays blueshift and the cool Si IV line

displays redshift, which indicates the chromospheric evaporation and is consistent

with our interpretation. (3) With the help of IRIS’s high-resolution data, we con-
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duct a detailed study of a jet event which occurred on June 12, 2015. During

its evolution, we discover the detailed process that the velocity shear between

two upward flows causes Kelvin−Helmholtz instability for the first time. (4) By

studying the jet observed on April 3, 2017 and the jet on July 23, 2016, we fur-

ther analyze the instabilities in the solar jets. In the upstream regime of the jet,

the vortex-like structures are the manifestations of Kelvin−Helmholtz instabil-

ity driven by the speed difference between the jet and adjacent bright structure;

the vortex structures in the downstream regime result from the combination of

Rayleigh−Taylor instability and Kelvin−Helmholtz instability driven by the den-

sity and speed difference between the jet and the surrounding corona. (5) We

present a chain reaction for the first time that due to the magnetic emergence

and cancellation, a filamentary structure erupts and forms a blowout jet, and the

blowout jet triggers a sympathetic filament eruption near the tail of jet. Through

this event, we analyze in detail how the various solar eruptions from the photo-

sphere to the chromosphere and then to the corona are coupled together.

The above results are helpful for us to understand the dynamics and instabil-

ities of jets, deepen our understanding of the relationship between jets and other

solar activities. These results could contribute to an in-depth understanding of

the structures, evolution of solar magnetism and the physical mechanism of solar

eruption, which lay an observation foundation for space weather forecasting.

Keywords: Solar magnetism，Jet，Flare，Filament eruption，Instability
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均值，误差线为十次测量的标准偏差。蓝色和红色曲线为相应的拟
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5.8 开尔文 −亥姆霍兹不稳定性引起的温度升高。a绘制了喷流温度变

化。我们选择了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生的区域（19:35:12
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的平均温度。平均值随时间的变化在 b（红色圆圈）给出，误差线

表示标准偏差。蓝色虚线标记温度升高的开始和结束时间，基本上

与开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的开始和结束时间相同。 · · · · · · · · · 102

5.9 IRIS 1400 Å 图像展示的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性触发的旋转。

跟踪点的位置变化用相同的符号表示。每个位置的时间用相同颜

色写在图中，箭头显示跟踪点的运动方向。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 103

5.10 喷流的重联示意图。a 和 b 的背景分别是 19:25:25 UT 和 19:30:40

UT 的 HMI 视向磁图。黄线代表周围环境的磁力线。青色线表示
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头起点处的重力方向，青色箭头指示了几个波纹状结构。（b3）中
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12740 中的喷流和暗条爆发。（a1），（b1）和（c1）中的绿色虚线表

示从 304 Å 图像上确定的暗条位置。（a1）中的红色箭头指示喷流

的方向。（a2）中的红色方框表示图 7.2的视场，红色箭头指出了暗
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间的对消。（b1−b3）中的 NVST Hα 图像展示了在对消位置出现
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7.4 （a1−a3）：展示暗条旋转运动的 Hα 图像。在（a）中，红色曲线
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爆发所导致的冕环增亮。（a1）中的红色和蓝色曲线分别表示正极
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XX



第 1 章 引言

第 1 章 引言

1.1 太阳概述

太阳是一颗普通的恒星，在赫罗图（恒星光谱型和光度分布的散布图）上位

于主序星的中部，光谱型是 G2V。就恒星参数而言，太阳在组成宇宙的恒星大

家庭中极其普通。而太阳又是一颗特殊的恒星，是离地球最近的恒星，是与人类

关系最密切的一颗恒星。太阳的光和热温暖着地球，维持着人类生存以及地球上

一切生命活动所必需的适当环境；剧烈的太阳活动会影响行星际空间，进而影响

人类生存的环境。由于太阳是唯一一颗能被高时空分辨率、高光谱分辨率及高灵

敏度观测的恒星，故太阳物理学成为天体物理中最早发展起来，并对天文学的发

展有重大影响的分支。研究太阳不仅对认识恒星的形成、演化、内部结构和外层

大气有典型意义，更能够对太阳活动对地球的影响作出准确预报和预测。

1.1.1 太阳基本参数与分层结构

太阳是一个在自引力作用下收缩并聚合在一起的巨大的等离子体球，主要

由氢（90%）和氦（10%）组成，碳、氮、氧等其他元素仅约占 0.1%。太阳的年

龄估计为 46 亿年，质量约为 2.0 × 1030 kg ——是地球质量的 33 万倍。

根据现有观测结果和理论模型，我们发现太阳的结构是分层的 [1–3]。如图1.1所

示，太阳分层结构从内向外依次为：日核（Core）、辐射区（Radiative Zone）、对

流层（Convection Zone）、光球层（Photosphere）、色球层（Chromosphere）和

日冕（Corona）。

太阳的内部结构通常是指日核、辐射区和对流区这三个部分。在太阳自身引

力作用下，物质会向核心聚集，使得核心的温度高达 1.57 × 107 K，密度可达

150 g cm−3。超高温度和超大密度使得该区域会发生四个质子聚合成一个氦核的

核聚变反应，释放约 4 × 10−5 erg 的能量。这个产能的过程主要发生在核心到

0.25 R⊙ 的区域内，通常称这个产能区为日核。在日核处产生的能量主要通过高

频 γ 射线光子和中微子的形式向外辐射。其中中微子可以不受阻碍地逃离太阳

并带走部分能量。从日核向外，温度、压力、密度和光子能量都迅速下降。当温

度梯度小于绝热下降率时，太阳大气处于平衡态（即任一体积内吸收的能量与再

1
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图 1.1: 太阳的分层结构（图片来源：http://www.nasa.gov）。

发射的能量相等），此时光子主要通过多次吸收又再发射的过程向外辐射，这个

过程主要发生在 0.25 R⊙ 至 0.7 R⊙ 范围内，该区域被称为辐射区。从 0.7 R⊙
向外，不透明度增加，光子吸收率增加，导致温度下降过快，使得温度梯度大于

绝热下降率，因此太阳大气不再处于平衡状态，而是发生了对流不稳定性 [3]。在

这一区域中能量主要通过对流运动向外传输，称为对流区 [4,5]。

由对流层向外，便是太阳的表层大气，它是由光球层、色球层和日冕组成

的。在色球层和日冕中间，有一层温度迅速剧烈升高的薄薄的过渡区（Transi-

tion Region，图1.1中未标注）。太阳大气各个层次的温度和密度随高度的变化如

图1.2所示。

光球层是太阳大气的最低处，可以用白光（可见光）对其进行观测成像。光

球层是对太阳连续谱来说大气由完全不透明变成完全透明的过渡层。对于太阳

主要辐射波段而言，有效发射层的厚度只有 500 − 600 km，这就是光球层的总

厚度。用白光拍摄太阳光球照片时，常看到一些暗黑的斑点，这就是黑子。黑子

是太阳光球层中的一种活动现象，温度比周围光球低；黑子所在区域往往对应着

强的太阳活动区（Active Region，简称 AR）；黑子常成对出现，组成黑子群；较

2
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米粒组织边界处，密集地分布着冷而密的针状物。

色球层上方的区域成为过渡区，温度在 104K到 106K间的区域。在这个区域内，

温度陡升，密度陡降。如图 1.1所示，有很多离子的辐射可以用来研究过渡区的物理特

性。

太阳大气的最外层是日冕，日冕气体是高温稀薄的。日冕温度高达 106K以上，在

这样高的温度下，日冕气体是高度电离的。密度约小于 1016m−3，这样的低密度促使了

很多禁线辐射的产生，比如最显著的 Fe එ和 Fe එංඏ等 (涂传诒, 1988)。亮日冕的分布是

不均匀的，主要集中在弧状/半圆形的环状结构内。

图 1.1 太阳外层大气的温度和密度随高度的平均变化特征。高度的零点定义为波长为 5000Å的光
在日面边缘的光学深度为 1时对应的高度。引自 Peter (2004)。

1.2 太阳光谱辐射

1.2.1 谱形的形成

谱线轮廓一般有三种，洛伦兹 (Lorentz)轮廓、高斯 (Gauss)轮廓和福格特 (Voigt)①轮

廓。自然展宽和压力展宽一般用洛伦兹轮廓描述，多普勒展宽一般用高斯轮廓描述，而

多种展宽的合成一般用福格特轮廓描述。本文主要介绍高斯轮廓的形成及其参数诊断。

① “Voigt”的译语来自“英汉天文学名词数据库”，是由中国天文学会天文学名词审定委员会编纂和维护的天文学专
业名词数据库。该数据库的所有权归中国天文学会所有。

2

图 1.2: 太阳大气的温度和密度随高度的平均变化特征，高度为 0 的地方为日冕边缘处

波长为 5000 Å 的光学深度为 1 时所对应的高度 [6,7]。

大黑子的结构复杂，由本影和半影组成；黑子的磁场很强，可达上千高斯；黑子

的数目呈周期性变化，周期约为 11 年，在此周期内，黑子数目从高到低并循环

往复。白光观测下的光球层及黑子见图1.3左。在高分辨率观测图上，光球层布满

了小尺度的米粒形状的结构，称之为米粒组织，如图1.3右所示。米粒组织的尺度

为 1000 km 至 3000 km。米粒组织最早由 Herschel [8] 观测发现，其后 Unsöld [9]

指出了它是太阳内部对流在光球层的表现。对流层中的对流元内部，热的气体从

中间上升到光球，辐射冷却之后又在对流元的边缘下沉到对流层 [1]。所以米粒组

织在光球上的表现是亮而热的核和暗而冷的边缘。除米粒组织外，还有来自对

流层更深处的更大尺度（几万 km）的对流速度场，称为超米粒组织。超米粒组

织的平均大小约为 32000 km，寿命超过 24 小时 [10]。在光球层热压远大于磁压，

对流运动会把冻结在等离子体中的磁力线带到超米粒组织边界附近，使得光球

磁场主要聚集在超米粒组织边界。光球层的温度缓慢下降，在光球层顶达到极小

值（称为温度极小区），密度则几乎不变（见图1.2）。

色球层位于光球层之上，厚度约 1500 − 2000 km。随着高度的上升，色球

3
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图 1.3: 左：太阳光球层的 SDO 白光观测图，图中可见太阳黑子。右：NVST 的高分辨

率 TiO 图像（图片来源：http://fso.ynao.ac.cn/cn/highlights.aspx），图中可见

米粒组织及黑子的本影和半影结构。关于 SDO 和 NVST 的介绍详见第二章。

层的温度缓慢上升（约从 4200 K 上升到 2 × 104 K），密度则急剧下降。色球

层平时无法被直接观测到，在太阳单色光照相仪发明之前，关于色球的研究主

要依靠日全食观测资料。当日全食发生时，色球层呈现红色环状并能被肉眼感

知，这也是“色球层”这个名称的由来。色球望远镜的问世使得人们可以通过色球

发射的谱线（例如 Hα、Ca II h & k 线）来观察色球结构。图1.4 为使用 Hα 波段

（左）和 Ca II k 线（右）对太阳色球的成像观测。色球层存在两种明显不同的区

域：一类是比较明亮的区域，称为谱斑（如图1.4）。谱斑与下层光球中的黑子及

在光球层上并不明显的黑子包围区域（光斑区）对应。谱斑与黑子结合体在日冕

中的观测即成为太阳活动区。另一类就是在黑子区域以外的色球宁静区（Quiet

Region，简称 QR），里面也存在着米粒形状的结构，称之为网络组织 [11]。色球

网络与光球层上的超米粒组织以及网络磁场的位置有着很强的关联 [12,13]，可看

作是光球超米粒组织和网络磁场在色球中的延伸。在色球图像上常常会见到暗

的狭长型吸收特征——暗条（Filaments），它是由束缚在凹形磁环底端的相对低

温（T ∼ 104 K）高密度（ne ∼ 1010 cm−3）的等离子体构成，所以从日面上看会

比周围暗（见图1.4左）；当它延伸至日面之外时又会表现为明亮的突出物，被称
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为日珥（Prominences）。利用高分辨率成像，可以看到色球上层中密集地分布着

冷而密的针状体 [14–16]。

 

图 1.4: 太阳色球层的 Hα 和 Ca II k 线单色光成像（图片来源：刘煜老师的 PPT）。

过渡区是位于色球层到日冕之间温度陡峭上升（从 104 K 到 106 K）的薄气

层，厚度约几百公里。观测过渡区最合适的波段是远紫外（Extreme Ultra-violent，

简写为 EUV）波段，这个波段有各种多次电离原子的共振线和连续谱辐射是由

过渡区温度范围产生的，可用来研究过渡区的物理特性（如图1.2所示）。

日冕是太阳大气的最外层，本质上是完全电离的稀薄等离子体。若在日全食

对日冕进行白光照相，大约可拍到 5–6 个太阳半径范围的日冕，一些日冕特征

如盔状冕流、极羽等也可以被看见（如图1.5左所示）。广义的日冕还会包括几个

太阳半径以外的太阳风区，延伸到包括地球在内的太阳系空间 [3]。日冕气体是高

温稀薄的，温度高达 106 K 以上，密度小于 1010 cm−3。日冕中的等离子体参数

β 值（β = Pg/PB =(ne kB T) /(x2 / (2µ0))）很小，说明日冕中等离子体和磁场

冻结在一起，等离子体的运动受磁场力的主导。用 X 射线和 EUV 波段观测日

冕可以不受下层光球强辐射的干扰，能够拍到整个可见半球的日冕结构，包括冕

环、活动区、冕洞（Coronal Hole，简称 CH）等等（如图1.5右所示）。由于日冕

等离子体与磁场冻结在一起，因此这些日冕结构大概反映了日冕磁场位形。
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图 1.5: 左：日全食期间拍摄的太阳日冕，图片来自网络（Peter J. Word 2006）。右：

SDO 卫星三个 EUV 波段观测到的太阳日冕复合图像（图片来源：https://sdo.gsfc.

nasa.gov）。

太阳大气的辐射可直接到达地球从而可通过测量直接获得它们的信息，而

由于太阳具有很高不透明度，我们无法看到太阳内部，关于它们的知识是以太阳

大气的观测为边界而主要依靠日震学测量和标准太阳模型推测获得的。

1.1.2 太阳大气中的活动现象

1.1.2.1 耀斑

耀斑（Flare）是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，

表现为太阳大气局部区域突然增亮的活动现象（如图1.6左所示）。耀斑是最剧烈

的太阳活动现象之一，伴随各种电磁辐射、粒子流（质子、电子、中子等）、物

质运动和抛射现象。耀斑引起的辐射增强主要集中于波长短于 1500 Å 的 EUV

和 X 射线波段，以及可见光波段的某些谱线如氢的 H 线和电离钙的 H、K 线

上。少数剧烈的耀斑能使射电、白光、EUV、软 X 射线，硬 X 射线甚至 γ 射线

的波段都发生增强。

耀斑的分类方法有两种。第一种是利用近地同步环境监测卫星（Geostation-

ary Operational Environment Satellite，简称 GOES）的软 X 射线 1−8 Å 流量的

6
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图 1.6: 左：SDO/AIA 94 Å 观测到的 2017 年 9 月 6 日的 X9.3 级耀斑事件。右：耀斑

的标准模型 [17]。

观测来对耀斑进行强度方面的分类。耀斑被分为 A、B、C、M 和 X 五类，对应

的流量量级分别为小于 10−7 W m−2、10−7 − 10−6 W m−2、10−6 − 10−5 W m−2、

10−5 − 10−4 W m−2 和大于 10−4 W m−2；每类耀斑又按线性划分为 1.0 到 9.9

共 99 个小级别。第二种是根据耀斑形态将其分为致密耀斑和双带耀斑。致密耀

斑的典型特征是体积小、高度低、时间短以及密度大。它由一个或数个环组成，

单调地变亮和消亡，一般只有一个持续约 1 分钟的硬 X 射线爆发峰。致密耀斑

常发生在简单黑子附近或大尺度的单极区域内。双带耀斑的典型特征是体积大、

高度高、时间长以及密度相对较低。双带耀斑发生时足点处会形成两条亮带，随

着耀斑的发展，两条耀斑带增亮变长，并以大约每秒几千米的速度互相分离。耀

斑后期会在两条耀斑带之间形成耀斑后环，可持续 10 − 20 小时，甚至更长。双

带耀斑具有更多的能量，和太阳上的其他爆发现象紧密相关。

对于一个典型的耀斑，其发展过程可分为三个阶段:（1）前相：软 X 射线、

EUV 和射电辐射开始增强；Hα 也有所增亮；持续时间为几分钟到几〸分钟。（2）

上升相或闪相：软 X 射线辐射通量迅速增加，并在很短的时间内达到峰值；Hα

谱线的强度和宽度也迅速增加；一般持续时间为几分钟到几〸分钟。（3）缓变
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相：软 X 射线和 Hα 的辐射强度缓慢减弱，恢复到耀斑之前的水平；持续时间

为几〸分钟到 1 − 2 小时。有时在缓变相期间出现的耀斑后环可以持续 10 − 20

小时，成为引人注目的特征物。

耀斑的触发和能量释放与磁场密不可分。经过各种观测方面的验证，大家

普遍认为磁重联是耀斑磁能释放中最重要的物理过程，因此许多耀斑模型都是

基于磁重联发展而来的。对于致密耀斑，目前最为人所接受的理论模型为磁流

浮现模型 [18]：新浮现的磁环与上方已存在的磁场相互作用而形成日冕电流片，

起初电流片的的等离子体电阻不大；随着电流片升高，当电流密度与物质密度

的比值超过某个阈值后，微观不稳定性将会发生，导致电阻急剧增大，从而使

磁能快速地释放出来。双带耀斑的产生机制最为著名的是 Carmichael [19]、Stur-

rock [20]、Hirayama [21] 和 Kopp & Pneuman [22] 等人发展出的标准耀斑模型，也

称为“CSHKP”模型（如图1.6右所示）：耀斑开始前，磁中性线附近的磁绳被上方

的磁拱束缚，磁绳上升拉伸上方磁拱，在下面形成的 X 型磁结构处形成了垂直

电流片。发生在垂直电流片上的磁场重联加速了非热电子。一部分非热电子被重

联后形成的耀斑环捕获，在其中来回震荡发出同步辐射，引起微波辐射的增强。

另一部分没有被耀斑环捕获的非热电子则沿着环轰击到色球层，形成耀斑过程

中最常见的硬 X 射线辐射。轰击引起的色球蒸发会产生高温气体，形成软 X 射

线辐射，冷却后产生 UV 环（105 K）和 Hα 环（104 K），并在色球处产生 Hα

双带。Chen 等人 [23] 通过数值模拟，提出这两类耀斑可以用一个统一的模型来

解释。双带耀斑和致密耀斑的许多差异都可以用磁重联区高度的不同来解释：当

重联点的位置较低时，X 中性点上升受到限制，磁重联的持续时间就短，重联后

的耀斑环没有明显的运动，对应于致密耀斑的情况；而当重联点的位置较高时，

X 中性点不断上升，耀斑环随重联过程而升高，表现为足点随耀斑过程而分离，

对应于双带耀斑的情况。

1.1.2.2 暗条（日珥）

前面已经提到过，暗条是由束缚在凹形磁环底端的相对低温（T ∼ 104 K）、

高密度（ne ∼ 1010 cm−3）的等离子体构成。暗条主体部分在日冕当中，底部与

色球相连，它的特点是冷而密：温度比日冕低两个量级，密度却比日冕大两个量

级。在日面上，它因吸收光球辐射而表现为暗条，而在太阳边缘则为突出于色球
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之上的火焰状物体（日珥）。

暗条的形态多种多样，例如拱形、篱笆形、树丛形、浮云形和喷泉状等。一

般来说暗条的结构分为三部分：沿着暗条主轴分布的主干（Spine）、两端的足点

（Legs or ends）以及从主干向两侧延伸出来扎根到色球层的倒钩（Barbs）。暗条

一般位于光球磁场极性反转性的上方。根据暗条活动性可将其分为宁静暗条和

活动暗条两类。宁静暗条相对稳定，存在时间较长，从从半天到几百天不等，通

常远离活动区。宁静暗条长度量级为 104 − 105 km，高度量级也为 104 − 105

km。活动暗条的存在时间较短，从几分钟到〸几个小时，基本位于活动区内。活

动暗条的长度较短（量级为 10 Mm），高度较低（小于 10 Mm），但磁场强度和

平均温度比较高 [3]。

 

图 1.7: SDO/AIA 304 Å 观测到的暗条爆发事件以及与地球大小的对比（图片来

源：https://www.nasa.gov/mission_pages/sunearth/news/gallery/earth-scale.

html）。

在暗条演化过程中，活动暗条和宁静暗条都会在一定条件下失去稳定性而

爆发 [24]。暗条爆发是太阳大气最引人关注的活动现象之一（如图1.7所示）。暗条

爆发的触发机制尚未被完全理解，目前有多种模型来解释这个现象，比如扭曲不
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稳定性（Kink instability）模型 [25–27]、磁缰截断（Tether-cutting）模型 [28] 和磁

爆裂（Magnetic breakout）模型 [29] 等。从本质上可将暗条爆发的触发机制分为

两类：一种是暗条系统底部所处环境对暗条的磁压力变大或者暗条系统上方覆

盖环系的磁张力变小，使得系统失去了原有的平衡状态；另一种则是暗条系统

自身磁场参数发生了缓慢或剧烈的变化（比如重联），从而使其自身的平衡状态

越过了临界点而导致爆发。在观测上，暗条爆发的可能原因有：光球运动导致的

磁场剪切和扭曲 [30]、暗条下面的磁流浮现和对消 [31,32] 以及日冕大尺度磁结构变

化 [33] 等。这些因素通过触发各种不稳定性和磁重联，使原来支持暗条或其本身

的磁场结构发生很大变化，从而使暗条爆发。

1.1.2.3 日冕物质抛射

日冕物质抛射（Coronal Mass Ejection，简称 CME）是日冕内出现的等离子

体团大规模快速抛射的现象 [34]。CME 所携带的巨大的能量和物质，以及 CME

发生时所产生的大量高能粒子和高能射线会改变白光日冕的宏观形态和磁场位

形，并对行星际空间环境产生巨大影响，是造成灾害性空间天气的主要原因。

CME 于 1971 年 12 月 14 日由美国国家航空航天局（National Aeronautics and

Space Administration，简称 NASA）的 OSO–7 卫星首次发现，之后关于 CME

的研究成为太阳物理和空间物理中最受关注的领域之一。通常，人们使用白光日

冕仪对 CME 在太阳附近以及行星际空间的传播进行研究，目前使用较多的是搭

载在 SOHO（Solar and Heliospheric Observatory）[35] 卫星上的大视角分光日冕

仪（Large Angle and Spectrometric Coronagraph Experiment, 简称 LASCO）[36]。

其它的观测方法包括 X 射线、紫外、射电和局地观测等。

CME 具有许多不同的形态和结构，如射线状、泡状、晕状、扇状等等，如

图1.8所示。CME 的观测形态随时间和观测波段的不同而改变，单视角观测到的

CME 结构只是其在天空平面的投影，并不能代表其真实结构。典型的 CME 形

态是膨胀的泡环状，同时有明显的三分量结构——亮的前沿、低密度的暗腔和亮

的高密度内核。CME 的质量可达 1012 − 1013 kg，在天空平面的投影速度从每

秒几〸公里到超过每秒 1000 公里不等，平均速度大约为 350 km s−1 [37,38]。CME

的角宽度在 2◦ 到 360◦ 的范围内，中值为 50◦ 左右 [39]。一些学者研究发现大多

数 CME 分布在 ± 50◦ 的纬度内，并具有随太阳活动周而周期性变化的特征：在
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太阳活动极小年，CME 集中在太阳赤道附近的低纬地区；随着太阳活动增加，

CME 分布范围变大；到太阳活动高年，CME 可能出现在高纬地区 [40]。

 

图 1.8: LASCO C2 观测到的 CME（图片来源：https://www.swpc.noaa.gov/

products/lasco-coronagraph）。

根据磁流体力学（magnetohydrodynamics，简称 MHD）理论和大量观测事

实，多个理论模型被提出并能分别解释相应的 CME 观测特征。由于 CME 爆发

的复杂性，很难用一个统一的模型来解释所有的 CME 现象。CME 的触发模型

可以分为两类：一类是磁重联触发模型，包括 Tether-Cutting 模型 [41]、Magnetic

Breakout 模型 [29] 以及磁流浮现模型 [42] 等；另一类是理想 MHD 触发模型，包

括磁绳灾变模型 [43,44]、部分电流环不稳定性 [45] 和扭缠不稳定性 [46] 等等。

11

https://www.swpc.noaa.gov/products/lasco-coronagraph
https://www.swpc.noaa.gov/products/lasco-coronagraph


太阳大气中的喷流

1.2 喷流

上一节中我们对太阳的结构及太阳大气中的一些活动现象进行了简要介绍，

本节我们将要介绍太阳大气中的另一种重要的爆发活动，同时也是我们的研究

对象——喷流（Jet）。喷流是等离子体沿着开放磁力线或大规模磁环底部向日冕

中喷射的现象。近年来的研究发现喷流不仅与耀斑、日冕物质抛射等活动密切相

关，而且在分析太阳的磁场结构演化、与波动相互作用、加热局地日冕及加速太

阳风等方面都发挥着重要作用。各种尺度的喷流在太阳上的不同层次中都被观

测到过，在前几小节中，我们主要总结的是在日冕中观测到的尺度较大的喷流，

针状体、巨形针状体、网络喷流等尺度较小的色球和过渡区喷流由于形态特征、

作用机制等和日冕喷流有很大不同，我们将其放在最后一小节单独介绍。

1.2.1 喷流的观测特征

1.2.1.1 喷流的位置

喷流在日面上的分布范围很广泛。Yohkon 卫星上的软 X 射线望远镜最先在

活动区内观测到喷流 [47]，之后分辨率有所提高的 Hinode 卫星 [48] 上的 X 射线望

远镜（X-ray telescope，简称 XRT）发现冕洞中的喷流数量更多 [49,50]。少数观测

发现太阳宁静区中也会出现喷流 [51,52]。冕洞和宁静区中观测到的喷流尺度一般

要小于活动区喷流，但它们的速度差异很小 [52]。

1.2.1.2 喷流的形态

典型的喷流形态由一个靠近日面的明亮的基底（Base）和一个单独的尖顶

（Spire）从日面附近向外延伸到日冕中，Shibata 等人 [53] 将其命名为“海葵状喷

流（Anemone jets）”。除此之外，太阳上还存在一种形态比较少见的喷流——双

侧环喷流（Two-sided-loop jets），表现为两个尖顶从一个中间明亮区域基本对称

地沿水平方向向两侧发展 [53–56]。图1.9展示了两种形态的喷流。

1.2.1.3 喷流的温度特征

不同喷流的温度差异很大（0.05 − 2.0 MK），使其能够被不同特征温度的

波段观测到，例如 Hα、UV/EUV、WL 和 X 射线。Hα 波段观测到喷流温度较

低（∼ 104 K），也叫做“日浪（Hα surge）”，它的研究历史最早可追溯到上世纪三

12



第 1 章 引言
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Figure 1. The 19 August 1998 jet at 02:50 UT is an excellent example of a one-sided (or anemone)
type jet (left) while the 28 May 1998 jet at 18:40 UT presents the more complicate structure of a
two-sided loop jet (right).

The data are discussed in the next section with our observations following in
Section 3. We discuss our results in Section 4 and present our conclusions in
Section 5.

2. Instrumentation and Data Reduction

The Transition Region and Coronal Explorer (TRACE) features a 30 cmCassegrain
telescope with a field of view of 8.5′ × 8.5′ and a spatial resolution of 1′′ (Handy
et al., 1999). TRACE has the capability to record three EUV wavelengths (Fe IX/X
at 171 Å, Fe XII/XXIV at 195 Å, and Fe XV at 284 Å) and several UV wavelengths
(H I Lyα at 1216 Å, C IV at 1550 Å, a combination of UV continuum, C I and Fe II
at 1600 Å, and the UV continuum at 1700 Å). Typical cadence for a single filter
is of the order of 60 s. For the events being discussed in this paper the TRACE
observations consist of a series of 171 Å images with occasional UV images for
the 28 May 1998 jet (171 Å cadence alternates between ∼40 s and ∼60 s for
some 40 min) and a series of 171/1216 Å image pairs for the jet of 19 August 1998

图 1.9: 发生在 1998 年 8 月 19 日 02:50 UT 的海葵状喷流和 1998 年 5 月 28 日 18:40

UT 的双侧环喷流 [54]。

13



太阳大气中的喷流

四〸年代 [57,58]。在日面上，日浪一般都是暗的；但有时它也表现为亮结构 [59–61]。

温度较高的喷流可以在 UV/EUV 波段的观测中被看到，其温度约为 105 K，最

早于 1971 年由 Kirshner 和 Noyes 用 OSO–6 卫星上的光谱仪在 C III 977 Å 上

观测到。X 射线观测到的喷流温度最高，大约为 106 K。
 

图 1.10: 同时被 Hα、EUV 171 Å 和软 X 射线观测到的一个喷流事件 [62]。

同一喷流可能既有冷的也有热的温度成分，能被各个波段观测到，如图1.10

所示 [62,63]。很多观测事例表明：较冷的 Hα 成分相对于较热的 EUV 和 X 射线

成分出现时间有所延迟，延迟时间约为 2 − 15 分钟。一些学者将这种现象解释

14
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为较早出现的热的日冕喷流物质的冷却形成了冷的成分 [54,62,64]。还有些学者认

为日冕喷流的冷成分是由色球层冷等离子体形成的，它们由膨胀环带动，并由于

不连续场的张力而加速 [65,66]。对于喷流冷成分的形成和延迟还有其他一些解释：

Nishizuka 等人 [67] 在模拟中重现了喷流的冷、热成分，他们认为喷流冷成分的延

迟是由于冷（高密度）和热（低密度）等离子体的 Alfvén 速度不同而造成的效

果，因为延迟时间比热等离子体流的冷却时间短得多；Shen 等人 [68] 通过高分辨

率观测发现喷流冷成分是由于喷流底部束缚的小暗条爆发形成的。到目前为止，

关于日冕喷流冷成分的形成机制还没有一个统一的解释。

喷流某个位置的具体温度值可借助一些方法获得，例如 SDO 多波段观测的

DEM（Differential Emission Measure）方法、谱线诊断等（具体见下一章）。使用

日地关系观测站（Solar TErrestrial RElations Observatory，简称 STEREO）[69]

卫星上的极紫外成像仪（Extreme UV Imager，简称 EUVI）[70] 不同通道的强度

比值，Nisticò 等人 [71] 估计喷流的温度为 0.8 − 1.3 MK，Pucci 等人 [72] 则给出

其观测喷流的温度为 1.6 − 2.0 MK。

1.2.1.4 喷流的长度、宽度和寿命

Shimojo 等人 [47] 统计了 1991 年 11 月到 1992 年 4 月的 100 个 X 射线喷

流，发现喷流长度范围为几 Mm 到 400 Mm，宽度为 0.5 − 10 Mm，寿命可以达

到 10 小时左右，其分布是幂指数约为 1.2 的幂率形式。Hα 日浪投影长度大约为

38 − 220 Mm，可达到的高度为 20 − 200 Mm, 宽度为 3 − 30 Mm，寿命从几分

钟到几〸分钟不等 [73,74]。Chae 等人 [66] 研究了几个与 Hα 日浪相关的复发极紫

外喷流，发现它们的尺寸为 4 − 10 Mm, 寿命为 2 − 4 min。Kim [75] 则研究了与

X 射线喷流相关的极紫外喷流，发现两者都有 400 − 500 Mm 的尺寸和 100 −

600 s 的寿命。总的来说，不同波段的日面成像观测得到的喷流尺度和寿命差异

不大。实际上借助日冕仪的观测，喷流的长度可以达到几个太阳半径：St. Cyr

等人 [76] 利用 SOHO/LASCO 的观测数据在极区上方发现了白光喷流，Wang 等

人 [77] 研究了 1997 年 4 月到 1998 年 2 月（太阳活动极小期间）极区冕洞中的

27 个白光和极紫外喷流，发现在超过两个太阳半径观测到的白光喷流其实是日

面附近极紫外喷流的外延。Paraschiv 等人 [78] 研究了 2007 年 1 月到 2008 年 12

月太阳极小阶段的 10000 多个来自冕洞或宁静区的白光喷流，它们中的 1732 个

15



太阳大气中的喷流

的寿命超过 20 min，并与日面亮点相关。

1.2.1.5 喷流的密度、质量和能量

对于喷流的密度、质量和能量，不同观测给出的结果不同。Roy [79] 估计一

个 Hα 日浪的数密度约为 1010 cm−3 的量级。而 Gu 等人 [80] 则对 1989 年观测到

的一个太阳冲浪给出了高一个量级 1011 cm−3 的估计。Schmieder 等人 [81] 认为

他们观测到的 X 射线喷流的密度同样为 1011 cm−3。Shibata 等人 [82] 在他们的

综述性文章中总结到，X 射线喷流的密度应该为 3 × 108 cm−3 到 3 × 109 cm−3。

同样，利用 DEM 和谱线密度诊断等方法，可得出喷流某一位置密度的具体值。

使用 Hinode 卫星极紫外成像光谱仪（EUV Imaging Spectrometer，简称 EIS）六

条光谱的数据，Yang 等人 [83] 得出一个喷流的电子密度大约为 6.6 × 109 到 3.4

× 1010 cm−3。Young & Muglach [84,85] 利用 EIS Fe XII 195.12 Å 光谱数据分析了

一系列喷流的特性，其中最大的一个喷流密度为 2.8 × 108 cm−3，另一个喷流密

度为（0.9 − 1.7）× 108 cm−3。

喷流的质量和能量基本由估计得到，其结果随着喷流密度和尺度等而改变。

喷流的质量大概为 1011 − 1013 kg [73]；能量则为 1026 − 1029 erg [72,86]。

1.2.1.6 喷流的周期

部分喷流具有周期性重现的特征，其周期约为 50 s [87] 至 20 min [88,89]。

1.2.2 喷流的动力学特征

1.2.2.1 表观速度

一般我们所说的喷流的速度都是其表观速度，即喷流尖顶从底部向上喷射

的投影速度。喷流表观速度大约为 10 km s−1 到 1000 km s−1，平均值为 200 km

s−1 [47,74,90]。由于极区喷流几乎是径向的，因此表观速度与实际速度之间的差异

可能很小；而对于活动区喷流，由于投影效应，我们需要其他信息比如光谱测量

的辅助。Matsui 等人 [91] 使用 STEREO 数据测量了相对较长（< 几〸 Mm）的

喷流的速度。他们发现喷流的表观速度比真实速度小 10 − 20 %，这表明在大多

数情况下使用表观速度可能就足够了。
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1.2.2.2 喷流的横向运动

越来越多的观测事例表明喷流除了沿着轴的运动之外，还存在横向运动。

Shibata 等人 [92] 报道了日冕喷流会向侧面移动，速度为 20 − 30 km s−1。Savcheva

等人 [50] 对 104 个极区冕洞喷流事件的统计研究表明，超过 50% 的喷流表现出

约 35 km s−1 的横向运动。Chandrashekhar 等人 [93] 发现喷流的横向运动速度随

着高度的增加而降低。Shimojo 等人 [94] 报道了一些日冕喷流存在更高速度（>

100 km s−1）的横向运动，其中一个喷流在重联的封闭场线打开后表现出鞭状的

运动。 

图 1.11: 图中为垂直喷流轴向做的切片图，展示了喷流的横向振荡 [95]。

喷流的横向运动有两种形式：除了上面说到的向侧面扩展之外，还存在振荡
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（如图1.11所示）。Cirtain 等人 [49] 在日冕喷流中首次检测到横向振荡，这可用于

磁震学来推断日冕中的许多物理参数（例如温度，磁场）。Morton 等人 [87] 研究

了喷流暗纤维结构（即喷流的内部结构）的振荡，发现其周期为 360 秒，假设为

kink 模式振荡的话可推断出喷流温度小于 3 × 104 K。Chandrashekhar 等人 [96]

分析了冕洞边界喷流的亮纤维结构振荡，从振荡的 220 秒周期推出 1.2 高斯的

磁场强度。他们还报告了横向振动的强阻尼，其特征速度幅度为 20 km s−1。

1.2.2.3 喷流的旋转（解缠）运动
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҂๝đ෰ૌಪູᆃ൞ႮႿ෰ૌݔࢲაChae֩ದ[17]֥࿹࣮ݔࢲཁđᆃུܴҩૼޓ

࿹࣮֥நੀა۷ۚҪՑ֥ರ૦ᇗ৳ཌྷܱb

AlexanderބFletcher[19]࿹࣮ਔTRACEܴҩ֥֞ࠞሬຓநੀđؿགྷᆃུந

ੀ֥ܒࢲбၛສႨ֮ॢٳࡗяੱܴҩ֥ࠞሬຓބXഝཌநੀ۷گᄖđႭః

൞1998୍8ᄅ19ರ֥நੀđநݖؿӱᇏіགྷԛૼཁ֥ሇٳބ׮ҭđіૼᆃ۱ந

ੀऎႵ઄࿈ܒࢲbሬຓநੀ֥઄࿈္ܒࢲᄝФJiang et al.č2007Ď[20]Б֡ݖb

෰ૌ֥ܴҩ׻ᆺႨਔ၂॒໏ྒđޓ଴஑؎ܴҩ֥઄࿈ܒࢲ൞ᆇൌթᄝ֥ߎ൞

๧႕ིႋ֥ܒࢲb֌ರֹܱ༢ܴҩ෻čSTEREOĎ֥ؿഝູࢳथᆃ۱໙ีิ

ުބರֹܱ༢ܴҩ෻֥భ֝čSTEREO-AĎࡼđPatsourakos֩ದ[21]ࡱਔ่܂

ෛčSTEREO-BĎॢܴࡗҩ෻๝ൈஅജ֥๭ோྛࣉ೘ົކӮ֤طԛநੀ֥ᆇൌ

໊ᇂࣉđ གྷநੀቋԚၛ10-20kmؿӱb෰ૌݖ৯࿐׮࿹࣮ࠞሬຓநੀ֥ط s°1֥

෎؇તഈശđಖުԛགྷ၂۱ૼཁ o๋֥ᄁpđ๬ಖࡆ෎൐நੀ֥෎؇ӑ300ݖkm

s°1đࡆ෎؇ӑݖਔ෾ဝᇗ৯ࡆ෎؇bቋᇗေ֥൞đ෰ૌؿགྷநੀ֥઄࿈ܒࢲ൞

ᆇൌթᄝ֥đၹູSTEREOᄝਆ۱࢘؇čᆞཟބҧཟĎܴҩ֥நੀ׻թᄝૼཁ

֥઄࿈ܒࢲčೂ๭1.7ĎđஆԢਔ๧႕ིႋ֥ॖିbࠞ ౵நੀ֥઄࿈ܒࢲაቋ࣍Ո

ੀุ׮৯࿐ඔᆴଆ୅֤ԛ֥நੀކӮ๭ྛࣉбުࢠđ෰ૌิԛநੀ֥౺ࠏ׮ᇅ

ॖି൞Ոӆ֥ࢳҿb

Hinode֥ؿഝđ҂܂ิࣇਔۚٳяੱ֥Xഝཌܴҩđ෱ഈ૫֥ࠞሬຓ๭ཞܻ

图 1.12: 太阳色球层的 Hα 和 Ca II k 线单色光成像。STEREO 两颗卫星在不同角度

同时观测的不同波段的同一个喷流的结构。波段从左到右依次是 195 Å、171 Å 和 304

Å [97]。

Alexander & Fletcher [54] 研究了 TRACE 171 Å 波段观测到的极紫外喷流，

发现其中一个喷流在爆发过程中有明显的旋转运动和分叉现象，说明这个喷流具

有螺旋结构。Jiang 等人 [62] 也报道了紫外喷流的螺旋结构。Patsourakos 等人 [97]
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利用 STEREO 前导和后随卫星同时拍摄的图片进行三维合成，得出喷流的真实

位置，证实了喷流的螺旋结构（见图1.12）。Nisticò 等人 [98] 通过对 STEREO 观

测到的 79 个喷流的形态分析确认了螺旋喷流是常见的，并且解缠运动也可能是

相当大一类喷流的重要属性。解缠运动在多普勒图中的显着特征是沿流动方向

的正和负 LOS 速度，即红蓝移现象，而这是喷流的常见特征之一 [99–101]。

很多研究工作报道了在不同区域（即 CHs，QRs，ARs）发生的日冕喷流的

解缠运动 [102]。根据喷流的解缠运动，可以估计出喷流大约有 0.25 − 2.5 圈的扭

缠。具体来说，Shen 等人 [103] 表明一个极区喷流在爆发时表现出解缠运动，旋

转了大约 1 − 2.5 圈。Moore 等人 [104] 分析了 32 个喷流事件，发现其中 29 个喷

流表现不同程度的扭缠：其中 10 个扭缠度 ∼ 1/4 圈，14 个的扭缠度为 1/4 至

1/2 圈，而 5 个喷流的扭缠度为 1/2 到 5/2 圈。

喷流的解缠运动相对应的速度范围为几 km s−1 到 > 100 km s−1。Lee 等

人 [105] 在一个 AR 喷流中观测到解缠运动，其在 AIA 304 Å 图像上的投影速度

约为 30 − 60 km s−1，并且随着高度的增加而减小。Zhang & Ji [89] 发现一个喷

流事件中的解缠运动平均速度约为 120 km s−1，随后减速至 80 km s−1。Liu 等

人 [88] 观察到一个 AR 喷流表现出在 30 − 110 km s−1 范围内的解缠运动。其他

工作 [106,107] 也提供了在 AIA 观测到的喷流中解缠运动的定量值。Hinode/EIS 的

光谱观测结果表明，解缠运动引起的多普勒速度的蓝移和红移分别约为 70 km

s−1 和 8 km s−1。利用高时空分辨率的 IRIS 光谱观测，Cheung 等人 [108] 已经报

道了过渡区温度下 AR 喷流的解缠运动。但是，由于唯一可用的日冕线（Fe XII

1349 Å）太弱，IRIS 可能无法检测到扭缠对应的日冕特征。除此之外，还有一

种说法是磁场重联过程中产生的扭转阿尔芬波动（Torsional Alfvén waves）引起

了喷流的旋转运动 [109]。

1.2.3 喷流的磁场特征

一些早期的工作指出喷流与太阳黑子或强磁场区有关，例如 Gopasyuk 等

人 [110] 发现活动区内太阳黑子漂移与 Hα 喷流的数目增加有关。Roy [79] 发现自

黑子本影的亮桥（横穿黑子本影的亮的、长的并狭窄的特征结构）上喷出的 Hα

日浪。这些工作使得人们相信磁场在喷流产生中可能起到重要作用。

大量的观测事实表明喷流与其足点处的光球磁场演化有着密切的联系。Shi-
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mojo 等人 [111] 研究了 X 射线喷流足点处的磁场特征，他们发现所研究的喷流中

有 8% 发生在单极磁区（a single pole），12% 发生在双极磁区（a bipole），24% 发

生在混合磁极区（a mixed polarity），48% 发生在“卫星”黑子磁极区（a satellite

polarity）。如果将“卫星”极性区看作是混合极性区时，那么 72% 的喷流发生在混

合极性的磁场区域。这种混合极性在之后喷流的研究中常被观测到 [112]。Shimojo

等人 [111] 还研究了喷流产生区域的磁流演化，发现喷流产生于磁流增加或减小

的区域，即磁浮现区或磁对消区。

磁流浮现是喷流足点处磁场中常出现的一种活动现象 [92,113,114]。一些学者指

出 Hα 日浪是磁流浮现过程中最初的活动表现，并表明这些日浪的形态特征可

以用浮现磁流和周围磁场之间的磁重联来解释 [115,116]。结合观测和建模，Cheung

等人 [108] 分析了 4 个来自超米粒元胞内部的气孔（Pore）的喷流，模拟结果表明气

孔附近的磁流浮现导致了喷流的产生。一些观察性研究 [117] 和理论性研究 [118,119]

还表明，浮现的磁流会破坏先前存在的磁结构的稳定性，从而导致爆发并形成喷

流。

喷流的足点磁场处还经常观测到磁流对消的发生。Chae 等人 [66] 发现 EUV

喷流和相关的 Hα 日浪是由新浮磁流和已存在的相反极性磁场的对消导致的。

Zhang 等人 [100] 研究了一个 Hβ 日浪和相关的 X 射线喷流的磁特征，也发现喷

流是新浮磁流与已存在磁场对消的结果。最近的很多观测均发现了在喷流发生

之前和期间浮现磁流与已存磁场之间对消的证据 [74,84,120–123]。Brooks 等人 [124] 发

现喷流的产生与两种异极性磁流之间的对消相关：除了前面说到的浮现磁流与

已存磁场之间的对消产生了连续的喷流外，他们还发现浮现在黑子半影附近的

运动磁特征（Moving magnetic features，简称 MMFs），穿过周围等离子体之后，

与异极性的磁流发生对消，同样触发了喷流的形成。之后的一些事例也都观测到

黑子半影附近的运动磁结构与“卫星”黑子之间的磁对消形成喷流的情况 [125,126]。

1.2.4 喷流模型

基于观测和数值模拟，很多学者提出了多种物理模型来解释喷流现象。早期

模型有气压模型 [127,128]、激波模型 [92] 和磁重联模型等等。随着观测和模拟的深

入，人们发现喷流中存在着磁场重联的大量观测证据：

（1）浮现磁流和背景日冕磁场之间存在两种相互作用，在冕洞中会形成海葵
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状喷流，在宁静区则形成双向喷流 [53]；（2）喷流的宽度经常随高度而减小，表

明磁流管的截面随高度增加而减小，当喷流足点存在一个中心点时就会发生这

种情况 [47]；（3）超过 70% 的喷流的足点位于混合极性区或卫星斑黑子区，说明

喷流足点附近存在中心点或电流片 [111]；（4）喷流足点与耀斑最亮部分存在间隙，

并不完全重合 [47]；（5）足点活动区拓扑结构在喷流期间会发生改变 [53,92]；（6）在

喷流爆发期间，喷流存在像甩鞭子一样的运动 [53,92,99]，这种鞭状（whip-like）运

动可能是重联期间磁场结构重组的证据；（7）喷流存在沿着轴的旋转运动；（8）

Kundu 等人 [129] 发现了一个与 III 型射电暴相关的 X 射线喷流，III 型射电暴是

重联中被加速的高能电子的存在证据。

 

图 1.13: Canfield 等人 [99] 提出的喷流的标准模型示意图。图中黑色实线表示磁力线的

结构。（a）重联发生之前的磁场位形；（b）发生强烈加热之前的磁场重联早期的第二阶

段；（c）磁场重联和加热之后的磁场位形和喷流。（d）磁扭缠导致喷流的旋转运动的示

意图。
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1.2.4.1 标准喷流模型

各国学者根据理论和观测先后提出了喷流的重联模型，这些模型除了在喷

流重联的初始触发机制不同外，基本思想大致相同。Canfield 等人 [99] 在以上模

型的基础上，结合观测提出了一个基于磁场重联、考虑到喷流旋转运动的理论模

型（如图1.13 所示），称为喷流的“标准模型”（Standard Model）。

在重联开始之前（图（a）显示），由于浮现、膨胀、足点旋转等原因，右侧连

接足点 1−4 的磁环向北运动，逐渐靠近左侧的背景开放磁力线。由于两者磁场

方向相反，在它们互相靠近的位置（即磁环和开放磁场交界处的 X 形结构）很

容易发生磁场重联。图（b）显示了重联开始阶段，磁力线 1 和 2 分别发生了重

联，磁环中携带的较冷等离子体沿着图中的双箭头的方向移动。此时 1 和 2 之

间的等离子体基本没被加热，形成了在 Hα 观测中比较明显的日浪；而 2 和 3

之间的等离子体只是勉强被加热到了 X 射线的温度。图中等离子体在上升的过

程中包含有横向的运动，形成了观测中常见的鞭状运动。在磁场重联过程快速加

热之后（图（c）所示），图中斜纹区域（1 和 2 之间的）等离子体被加热到 X 射

线的温度，出现明显的 X 射线喷流。同时，在图中原始磁环和背景磁场交界的

位置形成新的磁环和向下的 Hα 喷流。另外，喷流的足点（2 和 3 之间的矩形所

表示）与増亮的磁环（重联后形成的小型磁环系统）之间并不完全重合，这一点

非常符合实际观测。

标准模型可以解释喷流的旋转运动，如图（d）所示：磁环内部初始时刻存

在着扭缠磁场，当扭缠磁场与扭缠度较低的背景磁场发生重联之后，存储的磁扭

缠从闭合磁环中传递到重联后的开放磁场中。喷流随着磁场的解扭缠运动朝着

初始扭缠相反的方向旋转。后来的观测证明了这一点 [130]。解缠的磁扭缠除了能

够引起喷流的旋转运动以外，还会在喷流的前沿形成一个向上的洛伦兹力 J ×

B，引起喷流的持续上升 [131,132]。Liu 等人 [88] 通过对一个日冕大尺度极紫外喷流

详细的动力学分析不仅证实磁场的解旋过程使得喷流能够保持不断的旋转，喷

流的旋转速度和周期在它上升和下降的过程中几乎没有任何减小的迹象；还精

确得出在整个喷流的过程中, 喷流从解旋过程所获得的动能是从磁场重联中获得

的动能的 1.6 倍。这说明在喷流的动力学能量获取的方面，磁场解旋过程可能起

到比磁场重联更重要的作用。
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1.2.4.2 爆裂喷流模型

 

图 1.14: Hinode/XRT 观测到的发生在 2008 年 9 月 22 日的满足标准模型的喷流 [133]。

 

No. 1, 2010 DICHOTOMY OF SOLAR CORONAL JETS 763

Figure 5. Co-temporal snapshots of the standard jet of 2008 October 5 showing that nearly all of the plasma in the jet’s spire was hotter than ∼2 × 106 K. Top: XRT
image of the jet and its surroundings in the northern polar coronal hole. This is a larger sub field of view taken from the same frame of the XRT movie as the seventh
frame of Figure 4. It shows the jet when the spire and the bright point were at or near their maximum size and brightness. Middle left: EUVI B 284 Å image centered
on the jet and covering a somewhat larger heliographic area than in the top image. Middle right: EUVI A 284 Å image centered on the jet and covering a somewhat
larger heliographic area than in the top image. Bottom left: EUVI B 304 Å image of the same area viewed in the EUVI B 284 Å image above it. Bottom right: EUVI A
304 Å image of nearly the same area viewed in the EUVI A 284 Å image above it. In each image, the slanted arrow points to the location of the jet’s bright point, the
vertical arrow points to the location of the brightest small feature that is south of the jet’s base in the XRT image, and the universal time is in the upper right corner.
The angle of separation from Earth was 40◦ for STEREO A and 37◦ for STEREO B.

20,000 km
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19:16 19:17  19:23 19:30

Figure 6. Progression of the blowout jet of 2008 September 20 observed in coronal X-ray images from Hinode/XRT. The jet’s base arch is just inside the limb in the
northern polar coronal hole, is viewed mostly from the side, and during the jet (third and later frames) is seen to span about 20,000 km. Each upward slanted arrow
points to brightening in the interior of the base arch. Each downward slanted arrow points to the lower leg of a strand of the jet’s spire that seems to be rooted in front
of the jet’s miniature-flare-arcade bright point. In the upper right corner of each frame is the universal time.

图 1.15: Hinode/XRT 观测到的发生在 2008 年 9 月 20 日的符合爆裂模型的喷流 [133]。

Moore 等人 [133] 对 Hinode/XRT 观测到的一系列 X 射线喷流进行分析，发

现 2/3 的喷流满足之前讲的“标准喷流模型”，这些喷流位形简单，存在一个基底

亮点（Jet-base Bright Point，JBP）和一个窄的尖顶（如图1.14所示）。除此之外，

还存在 1/3 位形比较复杂的喷流，它们的增亮位置更多，尖顶更宽（如图1.15所

示）。为了解释这些喷流，Moore 等人 [133] 在标准喷流模型的基础上提出了“爆裂

喷流模型”（Blowout Jet Model），其爆发过程如图1.16所示。

左上图显示的是初始磁场位形。磁环的正极和背景负极开放场之间由于浮

现的磁环形成了一个电流片（图中黑色实线）。与标准喷流类似，当电流片足够

薄的时候，磁环与开放场之间就会发生重联。与标准喷流模型的不同之处为：（1）
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磁环核心的磁场是高度剪切、偏离势场的结构；（2）磁环前方的另外一根磁力线

与磁环左侧的开放场一起到喷流的爆发过程中来。

 

图 1.16: Moore 等人 [133] 给出的爆裂喷流的爆发过程。图中蓝色线条代表未发生磁场重

联的磁力线。红色线条代表重联后的磁力线。黑色实线代表电流片的位置。黑色虚线代

表磁场正负极之间的极性反转线。而 X 号则代表发生重联的位置。

右上图展示的是 X 射线喷流的爆发。爆裂喷流在最开始的时候与标准喷流

一样，只有位于磁环表面的电流片位置上的磁场重联。这次重联会引发一个单束

的喷流，同时在底部出现一个小的耀斑环（图中红色的小环）。同时，磁环的内

部磁场开始逐渐抬升爆发。关于磁环核心的爆发，存在两种可能性：（1）内核的

剪切磁场由于表面的磁场重联解放进而重联。这种情况下首先应该观测到一个

单束的喷流，然后才能观测到磁环内部的増亮现象。（2）磁环内部的剪切磁场的

磁重联引起了内部磁场的抬升，进而触发表面的磁场重联。在这种情况下应该先

观测到磁环内部的増亮，然后是单束喷流的爆发。Moore 等人 [133] 声称这两种情
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况在实际情况中都被观测到了。

左下图显示的是在喷流的增长期底部磁环的爆裂爆发。Moore 等人 [133] 表明

此时有三个地方发生着磁场重联：（1）第二步中磁环表面发生重联的电流片的位

置由于磁环的膨胀和挤压而持续发生重联，而且重联地点被推到了更高的位置

上。（2）磁环内部的反向极性的拉伸磁力线之间（图中最低的 X 符号所示）。这

里的重联形成了图中左侧在磁环内部重联点下方横跨极性反转线的耀斑环。（3）

爆发后的正极磁场的磁力线和前方的负极背景磁力线之间。这个磁场重联在形

成一个耀斑环的同时会在耀斑环上方形成另一束喷流。

右下图显示的为重联结束之后的磁场位形。爆裂喷流与标准喷流的不同点

在于：（1）爆裂喷流不仅在浮现的磁环外面有増亮的耀斑点，在磁环内部也有増

亮的耀斑点；（2）爆裂喷流中磁环内部磁场的爆发往往会携带冷的暗条物质；（3）

爆裂喷流可以观察到额外的喷流束。

爆裂喷流在之后很多人的工作中都被观测到，并且许多爆裂喷流底部都携

带着一同爆发的微暗条 [68,102,104,122,134,135]。Liu 等人 [136] 还报道了一个由标准模

型过渡为爆裂模型的喷流，Archontis & Hood [137] 则利用三维 MHD 模拟重现了

喷流从标准模型向爆裂模型的转换。

1.2.4.3 微暗条爆发模型

利用 Hinode 和 SDO 卫星的观测数据，Sterling 等人 [138] 对极区冕洞中的 20

个喷流进行研究，发现不管是标准喷流还是爆裂喷流，每个喷流都是由其底部

的微暗条爆发引起的。这些微暗条在 X 射线图像上无法识别，但是可以从 EUV

图像上看到，如图1.17所示。暗条向上运动，在到达 X 射线喷流拱形基底的顶部

时，暗条在 EUV 图像上的喷流尖顶中排出。在 EUV 图像中，喷流同时具有发

射和吸收成分，并且暗条会演变为喷流的一部分。值得注意的是，在软 X 射线和

EUV 图像中，JBP 都位于暗条向上爆发的位置，因此 JBP 是在大型暗条爆发之

后形成的太阳耀斑环的类似物。在之前的标准模型和爆裂模型中，JBP 为浮现

双极子和背景开放磁场重联后形成的重联后环，和这里的暗条爆发形成 JBP 的

情况不一致。Sterling 等人 [138] 提出了微暗条爆发模型来解释这些冕洞中喷流的

形成。通过研究活动区 [139] 和宁静区 [123] 的喷流，微暗条爆发模型被成功验证。

另外，Sterling 等人 [140] 还发现双侧环喷流也可以用微暗条爆发来解释。
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图 1.17: Hinode/SRT 软 X 射线（a−c）和 SDO/AIA EUV 波段（d−f）图像中观测到

的一个喷流事件 [138]。

图1.18展示了微暗条爆发模型的示意图。（a）带有暗条（蓝色）的浮现双极

子在背景开放日冕磁场中靠近大型双极子。浮现双极子包含剪切和扭曲磁场形

式的大量自由能。大型双极子对应于我们通常观察到的喷流的基底（与图1.17相

比）。（b）与大规模的太阳爆发活动一样，携带暗条的浮现双极子由于某种过程

变得不稳定。然后，它在大型双极子和周围开放场之间向外运动。浮现双极子拉

伸的磁力线内部发生重联（Internal reconnection）。在大规模的太阳爆发中，内

部磁重联导致太阳耀斑，而在这种情况下，爆发的暗条携带场下的内部磁重联导

致喷流 JBP 的形成（粗体的红色半圆）。（c）当爆发暗条携带场到达大型双极子

顶点的远端时，其方向有利于与周围的磁场发生重联（External reconnection），

从而产生新的磁力线，并在大型双极子上形成新的磁环。在重联新形成的开放磁

力线处出现高温喷流，即喷流尖顶开始形成。（d）如果外部磁重联的位置到达暗

条携带场的内核位置，那么位于核内的暗条物质（蓝色和浅蓝色）将沿着新的开

放磁力线向外喷射，从而导致喷流中的较冷成分。

这个模型可以用于解释爆裂喷流和标准喷流。如果爆发的暗条携带场达到
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大型双极子的顶点之外（图 c, d），则将导致广泛的外部磁重联，产生了爆裂喷

流的较宽尖顶特征。如果爆发暗条磁场在大型双极子的顶点附近停顿（如果爆发

足够弱），则外部磁重联只会产生标准喷流特有的狭窄尖顶。

 

图 1.18: 微暗条爆发模型 [139]。粗的水平黑线代表光球，弯曲的黑线表示未发生重联的

磁力线，弯曲的红线表示重联后的磁场，红色叉号表示发生磁重联的位置。

根据微暗条爆发模型所说，所有的喷流都是由其底部的暗条爆发引起的；而

之前在解释 CME 这种大型太阳爆发活动时，暗条爆发也被看作是一个重要的

机制。因此，Wyper 等人 [141] 提出喷流和 CME 可以用同一种爆发机制解释——

磁爆裂（Magnetic breakout）模型 [29]，如图1.19所示。由于这个模型和微暗条爆

发模型相比并不是一个新的解释喷流爆发的模型，所以我们将其放在这一节中

简要介绍。

图1.19中红色、蓝色、绿色曲线分别表示不同的环系，黑色曲线为这些环系

的分割面。在 CME 形成过程中，中间的强剪切拱（暗条）向上运动，在与上方

的大尺度闭合环系发生挤压后，形成一个弯曲的电流片，快速的磁重联过程迅速
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图 1.19: 磁爆裂模型 [141]。

消除了上方背景磁场对下方剪切磁拱和暗条的束缚，从而导致暗条爆发并形成

CME（a−d）。同样，在喷流形成过程中，暗条在一个双极子磁场核心处形成并

向上膨胀，使得双极子和背景开放场之间形成电流片，磁重联使得暗条上方的束

缚减小，从而导致暗条爆发，形成喷流（e−h）。

1.2.5 喷流的不稳定性

前面我们提到了各种尺度的喷流存在速度从 10 km s−1 到 1000 km s−1 的各

种运动，比如轴向运动、横向运动和旋转运动等。喷流和周围环境的速度差可能

导致开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的发生。开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性出现在速

度差超过一定阈值的两股平行流之间。在非粘性流体中，只要存在速度剪切，就

会发生开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。由于粘度和磁场会起到致稳的作用，因此

在磁化等离子体中，两股流体之间发生开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性需要它们的

速度差超过一定阈值 [142]。当开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发展时，会在两股流动

之间的边界上形成波纹或涡旋状结构，我们可以通过这种结构来识别它。

开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性引起的涡旋状结构已经在很多太阳活动现象中

观测到，例如暗条 [143,144]、CME 的边缘 [145–148]、冕流 [149] 和太阳风 [150]。这些观
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测使得磁流管中开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的理论研究开始发展起来 [151–153]。

这些理论研究基本方法是利用柱坐标下的线性不可压缩磁流体方程求得在不同

情况下的色散方程，再求解色散方程从而得到开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生

的阈值。

喷流中开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的理论研究也是基于上述方法，即把喷

流假设为不同磁场位形的磁流管。Zaqarashvili 等人 [154] 研究了扭曲和旋转两种

位形的喷流表面附近的速度差引起开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的条件，发现当

旋转动能大于扭曲磁场的磁能时，就会引起不稳定性。

 

图 1.20: 喷流的两种磁场位形: 位于均匀背景磁场（左）和扭曲背景磁场（右）中的扭曲

磁流管 [155]。

通过将观测的喷流参数加入到理论分析中，Zhelyazkov 等人 [155] 研究了 1998

年 5 月 30 日在活动区 NOAA 8227 中观察到的一个 Hα 日浪中发生开尔文 − 亥

姆霍兹不稳定性的条件。喷流的速度为 45 − 50 km s−1，宽度为 7 Mm，并且假

设其温度为 105 K，电子数密度为 3.83 × 1010 cm−3，为一个限制在 7 G 磁场背

景的扭曲磁流管。假设周围环境温度为 2 × 106 K，磁化等离子体的电子数密度

为过渡区/低日冕区域的典型值 2 × 109 cm−3。在这些条件下，喷流内部的阿尔

芬速度等于 78.3 km s−1。他们将 Hα 日浪建模为具有两种磁场配置的运动磁流

管：（i）位于均匀背景磁场中的扭曲磁流管，以及（ii）位于扭曲磁场环境中的扭

曲磁流管（如图1.20所示）。两种磁场配置下等离子体流色散关系的数值研究表
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明：开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性仅仅会发生在沿轴向传播的 MHD 波中，但是

具有较高的负方位角模数，并且不稳定性会发生在亚阿尔芬临界流速范围为 24

− 60 km s−1 的情况下。

 

图 1.21: 喷流的两种磁场位形：位于均匀背景磁场中不扭曲（左）磁流管和弱扭曲（右）

磁流管 [156]。

Zhelyazkov 等人 [156] 还研究了 Hinode 观测到的一个 EUV 喷流发生开尔文

− 亥姆霍兹（KH）不稳定性的可能性。喷流的速度超过 150 km s−1，温度 Log

Te [K] = 6.2，密度 Log ne [cm−3] > 11。他们将 EUV 喷流建模为垂直运动的

磁流管（未扭曲和弱扭曲），并研究了沿喷流横向传播的 MHD 波（见图1.21）。

事实证明，MHD 波在 112 − 114.8 km s−1 范围内的流速下都可能变得不稳定。

当喷流及其周围环境被视为不可压缩介质时，发生不稳定性的临界速度为 114.8

km s−1。而将喷流视为可压缩等离子体时，可获得较低的临界速度 112 km s−1。

1.2.6 针状体、巨形针状体和网络喷流

除了前面所讲的日冕喷流，太阳大气中还存在一些尺度较小的喷流状活动，

比如色球中的针状体 [157]、Mottle 或纤维（Fibril），过渡区的网络喷流（Network

jets）[158] 等。这些现象可能是小规模的喷流 [159]，在这里我们简单介绍其中一些

活动。

针状体（Spicule）是指在日面边缘观测到的明亮的、细长的喷流状结构。“spicule”

这个词最早被 Roberts [160] 用来描述在日面边缘观测到的遍布色球的向上喷射至
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10 Mm 的喷流，但它的观测历史可以追溯到一个多世纪以前 [161]。根据 Hinode

卫星上太阳光学望远镜（Solar Optical Telescope，简称 SOT）Ca II H（3968 Å）

谱线观测到的一些物理特性，De Pontieu [15] 等人提出存在两种类型的针状体（如

图1.22所示）：（a）I 型针状体，表现为从日面边缘上升之后回落，寿命较长（3 −

7 min）并且表现出 20 km s−1 左右的轴向运动；（b）II 型针状体，只表现出上

升运动之后消失，寿命较短（50 − 100 s），上升时的轴向速度较大（∼ 100 km

s−1）。除了轴向运动外，一部分 I 型针状体在上升和下降的过程中表现出了横向

运动；而 II 型针状体还存在 15 − 30 km s−1 的“摇摆”运动以及 25 − 30 km s−1

的旋转运动 [162]。一般认为，I 型针状体是由激波驱动的 [14,163]，而 II 型针状体是

由色球层中小尺度的磁场重联活动引起的。

 

第一章 绪论

图 1.20 De Pontieu et al. 2007a中给出 Hinode SOT观测到的日面边缘的针状物。下面两幅
图分别是根据上面图中白色的虚线作出的原始数据和差分数据的时空关系平面图。

图中表现出抛物线轨迹的是 I类针状物，表现出几乎竖直的轨迹的是 II类针状物。

1.3.1 I类针状物

如图1.20下方的两幅时空关系平面图中轨迹表现为类抛物线形状的针状物
便是 I类针状物。I类针状物的时间尺度大约为 3到 7分钟。它们的轴向速度在
10～ 40 km s−1之间。有一部分 I类针状物在上升和下降的过程中表现出了横向
的运动。对于没有表现出横向运动的 I类针状物在时空关系平面图中的轨迹作
抛物线拟合，可以得到它们的减速度（50～ 400 m s−2）基本上是不等于太阳的

重力加速度的（270 m s−2）。De Pontieu et al. 2007a分析了 I类针状物的减速度
和最高速度之间的关系。他们发现 I类针状物无论是在速度的分布、减速度的分
布还是在速度与减速度之间的线性关系上，都表现出了与日面上观测到的活动

区纤维（Fibril）以及宁静区Mottle十分重合的性质。由此他们认为 I类针状物
极有可能是活动区纤维（Fibril）在日面边缘的表现，并且是宁静区Mottle的一
个子集。

因此，I 类针状物的驱动机制应该和 Firbrils (Hansteen et al. 2006) 以及
Mottles的驱动机制一致——激波。Heggland et al. 2007的数值模拟进一步证明了
这一猜测。光球层的振动和对流运动可以沿着磁流管渗入色球层，从而形成激

23

图 1.22: Hinode/SOT 观测到的日面边缘的针状体。下面两幅图分别是沿着上面图中白

色虚线作出的原始数据和差分数据的时空关系平面图。图中表现出抛物线轨迹的是 I 型

针状体，表现出几乎竖直的轨迹的是 II 型针状体 [15]。
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巨型针状体（Macrospicule）最早被 Bohlin 等人 [164] 提出来描述在 Skylab

的极紫外光谱图中发现的日面边缘的喷流状结构。从名称我们便可知道它们的

形态和针状体相似，但是形态明显更大且寿命更长。这项及后续研究表明，巨型

针状体的高度可达 7 − 70 Mm，直径可达 3 − 16 Mm，寿命为 3 − 45 min，并

能达到 10 − 150 km s−1 的最大速度 [164–167]。巨型针状体最常见于过渡区的发射

谱线中，比如 He II 304 Å, N IV 765 Å 和 O V 630 Å，其对应温度分别为 8 ×

104 K，1.4 × 105 K 和 2.5 × 105 K。在 4.8 GHz 范围内的射电观测显示表明巨

型针状体由温度为（4 − 8）× 103 K 的冷核和周围（1 − 2）× 105 K 左右较热

的壳所组成 [168]。巨型针状体在光谱观测中显示出交替的红蓝移，被认为是其旋

转运动的体现 [169,170]。

 

SOLAR PHYSICS

Prevalence of small-scale jets from
the networks of the solar transition
region and chromosphere
H. Tian,1* E. E. DeLuca,1 S. R. Cranmer,1 B. De Pontieu,2 H. Peter,3 J. Martínez-Sykora,2,4

L. Golub,1 S. McKillop,1 K. K. Reeves,1 M. P. Miralles,1 P. McCauley,1 S. Saar,1 P. Testa,1

M. Weber,1 N. Murphy,1 J. Lemen,2 A. Title,2 P. Boerner,2 N. Hurlburt,2 T. D. Tarbell,2

J. P. Wuelser,2 L. Kleint,2,4 C. Kankelborg,5 S. Jaeggli,5 M. Carlsson,6

V. Hansteen,6 S. W. McIntosh7

As the interface between the Sun’s photosphere and corona, the chromosphere and
transition region play a key role in the formation and acceleration of the solar wind.
Observations from the Interface Region Imaging Spectrograph reveal the prevalence of
intermittent small-scale jets with speeds of 80 to 250 kilometers per second from the
narrow bright network lanes of this interface region. These jets have lifetimes of 20 to
80 seconds and widths of ≤300 kilometers. They originate from small-scale bright
regions, often preceded by footpoint brightenings and accompanied by transverse
waves with amplitudes of ~20 kilometers per second. Many jets reach temperatures
of at least ~105 kelvin and constitute an important element of the transition region
structures. They are likely an intermittent but persistent source of mass and energy
for the solar wind.

T
he Sun continuously emits ionized particles
into interplanetary space in the form of the
solar wind. A challenging investigation has
now carried on for almost 50 years to un-
derstand where the solar wind originates

and how it is accelerated (1, 2). Dark regions in
coronal images indicate the coronal holes that
are the commonly accepted large-scale source
regions of the high-speed solar wind. However,

identifying precise origin sites within coronal
holes requires high-resolution observations of
the chromosphere and transition region (TR), a
complex interface between the relatively cool pho-
tosphere (~6 × 103 K) and hot corona (~106 K).
The mass and energy that ultimately feed the
solar wind must pass through this region.
The dominant emission features in this inter-

face region are the network structures that ap-

pear as narrow bright lanes enclosing dark cells,
with sizes of ~20,000 km in radiance images of
emission lines (3). The network lanes (networks
thereafter) are believed to be locations of strong
magnetic fluxes originating from the boundaries
of convection cells with similar sizes in the pho-
tosphere. Previous observations of coronal holes
with the SolarUltravioletMeasurements of Emitted
Radiation (SUMER) instrument (4) onboard the
Solar and Heliospheric Observatory (SOHO) re-
vealed Doppler blue shifts of 5 to 10 km s−1 for
emission lines formed in the upper TR (5). They
were interpreted as signatures of the nascent
solar wind guided by funnellike magnetic struc-
tures originating from the networks (6).
Recent analyses revealed weak blue wing en-

hancements in profiles of emission lines formed
in the TR (7, 8). These weak enhancements
indicate the possible presence of a plasma com-
ponent flowing upward with speeds of 50 to
100 km s−1, which may provide heated mass to
the solar wind (8). It has been difficult to test this
proposed ideawithout direct imaging of such TR
upflows on the solar disk, although moderate-
resolution observations have revealed signatures
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Fig. 1. Examples of network jets. (A) An unsharp masked (SM) 1330 Å slit-jaw image (movie S3).The dashed line marks the path of a jet. (B) Space-time plot
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图 1.23: 网络喷流的形态、速度和寿命分布 [158]。

网络喷流（Network jets）是利用太阳界面层成像光谱仪（Interface Region

Imaging Spectrograph，简称 IRIS）观测到的过渡区中最主要和最明显的特征。

网络喷流在 Mg II 2796 Å（104 K，色球层）、C II 1330 Å（3 × 104 K，低过渡区）

和 Si IV 1440 Å（8 × 104 K，过渡区）的图像上比较明显。根据 Tian 等人 [158]

的报道，冕洞中网络喷流的长度为 7 − 70 Mm，宽度小于 300 km，寿命为 20 −

80 s，并且具有 80 − 250 km s−1 的表观速度（如图1.23所示）。根据其速度较高

及其足点增亮可推断出其驱动机制可能是磁重联。Tian 等人 [158] 还提出网络喷
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流可能是 II 型针状体在过渡区的对应物。除了冕洞以外，网络喷流还可能出现

在宁静区 [171]。Narang 等人 [171] 发现宁静区的的网络喷流相比冕洞中的来说速

度较慢，长度较短，这可能与两个区域的磁场位形不同以及过渡区的高度有关。

Kayshap 等人 [172] 统计了 51 个网络喷流，发现其一侧表现为红移，另一侧表现

出蓝移，证明这些喷流存在旋转运动，平均速度为 49.56 km s−1.

1.3 喷流与其它爆发活动的关系

1.3.1 喷流与暗条的关系

在研究喷流过程中，人们发现喷流与暗条之间存在一定关系，在这里我们简

要总结一下。

（1）暗条爆发形成喷流。上一节中我们在讲微暗条爆发模型已经介绍了暗条

爆发是如何形成喷流的，实际上这种现象早就被观测到过。Chae 等人 [66] 首次

注意到暗条爆发和喷流的关系。他们发现在喷流和微耀斑发生之前，有一个坐

落在喷流足点的小暗条先爆发，表明微耀斑和喷流可能是由小暗条爆发引起的。

Wang 等人 [173] 观测到一个暗条爆发形成 Hα 喷流，当喷流传播到另一个活动区

时，激活并触发了另一个暗条的爆发。Jiang 等人 [174] 发现大尺度的暗条爆发及

CME 事件有时也会伴随着喷流的产生。到目前为止，暗条爆发形成喷流的事件

已经屡见不鲜 [68,102,104,122,134,135]。

（2）喷流可能会导致暗条的形成。Zirin [176] 研究了 1971 年 9 月 17 日的一个

Hα 喷流，发现它上升 200 Mm 后返回太阳表面形成了暗条。这个暗条持续了 30

分钟后爆发并返回日浪源区。他将这种现象解释为一个半稳定磁坑的填充。Liu

等人 [175] 报道了两个暗条由 Hα 喷流所提供的色球物质而很快地形成。两个暗

条都存在了 20 个小时以上，平均长度是 200 角秒，并且有明显的螺旋结构和倒

钩。喷流中的物质沿着暗条主轴的一端或沿暗条通道注入（如图1.24所示）。他

们认为由喷流形成新的暗条必须具备两个条件：存在一个“空的”暗条通道或磁坑

和喷流能提供足够的物质。Wang 等人 [177] 发现一个活动区暗条的形成源于一系

列喷流将冷的物质（T ∼ 104 K）从暗条的西足点注入。这些观测实际上支持了

暗条形成的“重联注入”模型，该模型认为暗条通道中的等离子体是色球等离子体

通过重联后向上传播的喷流被直接注入的。由于热喷流是重联直接产生的，而喷
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图 1.24: 由 2000 年 7 月 23 日的 Hα 喷流产生的暗条。（a−c）喷流发生之前、发生时

及暗条形成后的 Hα 图像。（d−e）为（b）中喷流出现时刻的 Hα 蓝移和红移图像。（f）

为高分辨率 MDI 磁图 [175]。
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流冷分量通常是附近开放场被挤压驱动的，所以热喷流对暗条物质的积累可能

并不明显。

（3）喷流可能导致暗条爆发。Guo 等人 [178] 报道了一个由复发性喷流引起的

暗条爆发事件。这个暗条的一端扎根于活动区 NOAA 10898 主黑子本影的亮桥

附近，而从亮桥上喷出了一系列喷流。暗条爆发前，亮桥上的喷流已经不断喷射

了 8 个小时，最后亮桥上的一个喷流导致了暗条爆发。通过研究暗条相对暗度

的变化和这些喷流所携带的物质，他们发现随着喷流的发生，暗条的相对暗度在

3 − 4 小时内不断增长，直到达到最大，2 个小时后暗条爆发。他们的观测表明

喷流活动为暗条形成提供了必要的物质，但同时喷流物质的不断注入也会引起

暗条不稳定性，导致它的爆发。

1.3.2 喷流与耀斑的关系

 

第一章 绪论

图 1.14 Shimojo and Shibata 2000观测到的 16个 X射线喷流和足点区域耀斑之间的关系。

图 1.15 Pariat et al. 2010三维磁流体力学数值模拟中系统的动能（黑色实线）以及磁能的

减小率（黑色虚线）随时间的演化。

（Torsional Alfvén waves）引起了喷流的旋转运动 (Pariat et al. 2009)

16

图 1.25: 喷流和足点耀斑在温度、热能、压强和面积这些方面的正比例关系 [86]。

前面已经提到过，喷流的足点附近常观测到有增亮现象，称为 JBP [47,66,179]。

Shimojo 等人 [47] 对 100 例喷流事件进行研究，发现仅有一例没有对应的 JBP。通
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过对比耀斑的频率分布和 X 射线的峰值流量之间的关系，Shimojo & Shibata [86]

发现 JBP 和微耀斑表现出了类似的幂次分布——说明喷流足点的増亮现象应该

属于微耀斑的范畴。

由于一般认为喷流是由足点区域的磁场重联触发的，因此直觉上来说喷流

的大小、速度和能量等方面的特性应该和磁场重联的强度有一定的关系。而耀斑

的强度在一定程度上能代表重联的强度。Shimojo & Shibata [86] 通过对 16 个 X

射线喷流进行分析，发现了喷流和耀斑在温度、热能、压强和面积这几方面都表

现出了很好的正比例关系，如图1.25所示。

1.3.3 喷流与 CME 的关系

CME 是太阳上的大尺度爆发现象，可引起背景太阳风的增强，对空间天气

有〸分重要的影响。大多数 CME 与耀斑和暗条爆发等有紧密联系，而一些研究

还表明喷流和 CME 事件也有一定联系。Munro 等人 [180] 在统计 CME 与日面活

动的关系时，发现 25 个 CME 中有 5 个没有伴随暗条爆发，但与喷流有关。

首先，一些 CME 可能是喷流在日冕仪中的延伸。前面在讲白光喷流的时

候，我们提到了白光喷流的长度可以达到几个太阳半径，这些喷流物质离开日面

后在日冕仪中可以看作是狭窄的 CME 事件 [77]。

其次，由于喷流和 CME 都可能由磁重联和暗条爆发形成，所以喷流和 CME

可能由同一个活动引起。Liu 等人 [181] 详细研究了一个浮现磁流区的喷流和一个

与之有密切时空关系的喷流状窄 CME。观测显示这个喷流是一个双极黑子群的

不断浮现造成的。在爆发过程中，爆发区的日冕拓扑结构在与浮现磁流相互作用

的过程中发生了改变并形成了 CME。这个事件表明浮现磁流导致的低层大气重

联同时产生了喷流和 CME。

另外，喷流还可能驱动 CME 的形成。Jiang 等人 [182] 报道了一个事件中两

小时之内发生的两个 CME。首先，由同一个耀斑活动（磁重联）同时触发了一

个跨赤道喷流和 CME 事件，之后这个跨赤道喷流与一个相互连通的环相互作

用，形成了一个感应的 CME。Liu [183] 等人利用多波段、多角度的观测数据重构

了 CME 的三维形态、位置和方向，发现 CME 并不是喷流在日冕仪中的延伸，

而是由喷流驱动的。喷流起源于一个被负极磁场包围的正极磁场所在的活动区。

在爆发前有一个泡状结构悬浮在喷流结构之上，而喷流的爆发推动了泡状结构
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的上升并最终导致它变成我们观测到的 CME。

 

A Study of Surges: II. On the Surge – CME Relationship 79

Figure 2 Three jetlike surges. Top: 25 August 1999. Middle: 26 October 2000. Bottom: 24 December 2001.
The two left columns are filtergrams in Hα center wavelength. The two right columns are LASCO C2 differ-
ence images showing the corresponding CMEs in white light. The plus signs indicate the locations of surge
origins on the Sun. For convenience, in this figure and those that follow, the sequence number of every surge
event in Tables 1 and 2 is also shown in the left margin.

piece of evidence supporting this assumption is that, in the Hα movie, the far end of the
linear path of surge 02 bends slightly toward the solar southeast limb, which is consistent
with the accompanying CME direction. We cannot judge whether surge 04 moves in a way
similar to 02 since its location is too close to the solar east limb and beyond the FMT field of
view. However, the relation between the jetlike CME source regions (plus signs in Figure 2)
and the surge areas is clear.

2.2. Diffuse Surges

The diffuse surges are defined as those for which the trajectories are very divergent. The
surge body appears whiplike or bifurcated.

In Figure 3 , event 05 on 04 November 1997 shows that the surge is moving along an
expanding loop that seems to be whipped upward. The event occurred within AR8100 at
06:00 UT following an X1 flare at 05:58:12 UT. A CME appeared at 06:10 UT within the
LASCO C2 field of view and developed into a halo CME by 06:44 UT. The image in the
last column of the first row shows part of the large-scale EUV dimming on the solar surface,
indicating significant mass loss from the solar corona.

图 1.26: 喷流状日浪和对应的窄 CME [184]。

喷流是否伴随 CME 以及 CME 的形态与爆发区的磁场位形密切相关。Liu [184]

统计了 10 个长度超过 72 Mm 的 Hα 日浪，其中 8 个伴随着 CME。根据喷流形

态的不同，他们将日浪分成三类：喷流型、弥散型和闭环型。他们发现所有的喷

流型日浪伴随着喷流状的窄 CME（角宽度 ≤ 30◦），弥散型日浪则与较宽的 CME

相关，而闭环型日浪不伴随着 CME。这种相关性体现了磁场结构的重要性：喷流

型日浪沿着原本就开放的日冕磁场运动形成了相关的窄 CME（如图1.26所示）。

弥散型日浪中的横向物质运动表明是由于日冕中的磁重联导致了宽 CME。对于

闭环型日浪，它们的喷射是沿着太阳表面的封闭磁环的，所以不形成 CME。

Shen 等人 [102] 第一次报道了喷流同时触发了气泡状和喷射状的 CME。喷流

显示出彼此相邻的冷、热两种成分。其中热成分是由喷流基底及其周围的开放磁
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场线重联而产生的向外移动的加热等离子体，并与之后喷射状的 CME 有关。冷

成分是由喷流底部的暗条爆发引起的，并进一步驱动了气泡状 CME。基于这些

结果，他们提出了一个模型来解释喷流和 CME 的形成：外部重联产生喷流状的

CME，还会导致暗条上升；随后，内部重联在上升的暗条下方开始，从而导致

气泡状 CME。

1.4 本文的目的及意义

作为太阳大气中的一个重要爆发活动，喷流一直以来都备受关注。普遍认为

喷流在多尺度太阳活动、日冕加热和太阳风加速等方面都有贡献。人们对于喷流

的研究主要集中在其形态、动力学特征及其驱动机制等方面，各种空基和地基望

远镜的观测数据使得喷流研究有了很大进展。然而，关于喷流仍然很多问题有待

解决，例如喷流的旋转运动是起源于解旋运动还是阿尔芬波？具体作用过程是怎

样的？喷流中的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性能不能被观测到？是否存在其它不

稳定性？喷流与其它太阳活动的关系是什么？在它们的形成和爆发过程中扮演

着什么样的角色？

本文充分利用了先进空基（SDO 和 IRIS）与地基（NVST）太阳望远镜的

高质量观测数据的优势，主要针对以下几个方面进行了研究：

1. 一些模型给出了喷流的形成过程，比如爆裂喷流模型、微暗条爆发模型等，

然而模型中暗条和周围磁场的重联过程并不清晰。NVST 提供了太阳大气

的高分辨率观测数据，这些高质量数据可以看清喷流和暗条的纤维结构，

帮助我们分析暗条和喷流的详细作用过程，从而理解喷流形成过程中的位

形改变、能量转移和动力学演化等。（见第3章）

2. 利用 IRIS 的观测数据，我们发现了一种新现象——扎根于耀斑带上的喷

流。我们对这种喷流的特征进行研究，并结合耀斑模型以及 IRIS 的光谱

观测提出这种喷流的触发机制。（见第4章）

3. 喷流中的不稳定性主要是针对开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的理论研究，那

么能不能实际观测到开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性？其表现是什么样的？我

们利用 IRIS 的高分辨率观测对此进行研究。（见第5章）
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4. 除了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性外，喷流中是否还有其它不稳定性？这些

不稳定性对喷流的影响和表现是什么？（见第6章）

5. 我们在一个喷流事件中不仅观测到由磁浮现和对消引起的暗条爆发形成了

喷流，还发现喷流驱动了位于其足点附近的暗条爆发，从而详细研究了从

光球到色球、再到日冕的爆发活动是如何耦合在一起的。（见第7章）

对于这些问题的回答将有助于提高我们对喷流特征和驱动机制的认识，加

深我们对喷流和其它爆发活动之间关系的理解。

39



太阳大气中的喷流

40



第 2 章 观测仪器与数据处理

第 2 章 观测仪器与数据处理

天文学的主要实验方法是观测，通过观测来收集天体的各种信息，因此不断

改进和拓宽天文观测的方法是推动天文学发展的动力和源泉。太阳物理学也是

如此，观测数据是我们研究的基础与前提。随着各种空间望远镜和地面望远镜在

时空分辨率等各方面性能的不断改进和提高，太阳物理学也正经历着巨大的飞

跃，迅速推动了人们对其内部结构与外层大气中各种活动现象的认知。

我们对喷流的研究主要基于其成像和光谱观测，数据来源包括太阳动力学

天文台（Solar Dynamics Observatory，简称 SDO）[185]、太阳界面层成像光谱仪

（Interface Region Imaging Spectrograph，简称 IRIS）[186] 以及我国一米新真空太

阳望远镜（New Vacuum Solar Telescope，简称 NVST）[187]。在本章中，2.1 到

2.3 节将介绍 SDO、IRIS 和 NVST 的仪器特性；在 2.4 节中，我们将介绍一些

常用的数据处理方法。

2.1 太阳动力学天文台（SDO）

SDO [185] 是 NASA 发起的“与星同在”（Living With a Star，LWS）计划的第

一颗空间天气卫星。SDO 卫星于 2010 年 2 月 11 日 15:23 UT 在美国佛罗里达

州卡纳维拉尔角（Cape Canaveral）肯尼迪航天中心由 Atlas V 型火箭运载升空，

并于 2010 年 5 月 1 日开始发回科学数据。SDO 卫星通过对太阳大气的多波段

观测，研究太阳磁场的产生和结构，探索储存在太阳磁场中的磁能是如何被转化

并以太阳风、高能粒子以及太阳辐射变化等形式被释放到日球层和近地空间的，

并试图揭开太阳耀斑、暗条爆发和日冕物质抛射等太阳活动的成因以及这些活

动是如何引起空间天气的。其科学目标是进一步理解，并在一定程度上能够预报

太阳活动及其对地球和人类技术系统造成的影响。

SDO 卫星是一颗三轴稳定卫星，总重 3000 kg，其中飞船自重 1300 kg，仪

器载荷 300 kg，携带燃料 1400 kg，设计寿命为 5 − 10 年。卫星沿指向太阳方

向的长度为 4.7 m，其他每边长 2.2 m。卫星具有一个面积为 6.6 m2 的太阳能

板，能够提供大约 1500 W 的电能。太阳能电池板展开后的卫星总长度为 6.1 m，
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沿着展开后的高增益天线方向的长度为 6.0 m。SDO 在一个倾角为 28.5 度、半

径为 36000 km 的圆形地球同步轨道上运行，它能够对太阳进行近乎全年的全天

候观测并以 130 Mbps 的速度向位于新墨西哥州的专用地面站进行不间断的数

据传输。SDO 卫星每天大约产生 150000 张高分辨率图像和 9000 张极紫外光谱，

共 1.5 太字节（terabyte）的数据。
 

图 2.1: 太阳动力学天文台（SDO）的结构示意图。图中展示了卫星的高功率太阳能板、

大功率发射天线以及 AIA、HMI 和 EVE 三组仪器组 [185]。

如图2.1所示，SDO 卫星上总共搭载了以下三台科学仪器：

• 大气成像组件（Atmospheric Imaging Assembly，简称 AIA [188]）；

• 日震和磁场成像仪（Helioseismic and Magnetic Imager，简称 HMI [189,190]）；
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• 极紫外辐射变化探测仪（Extreme ultraviolet Variability Experiment，简称

EVE [191]）。

 

图 2.2: AIA 的四个望远镜及各通道示意图 [188]。

2.1.1 大气成像组件（AIA）

AIA [188] 的主要研制单位是洛克希德马丁太阳天体物理实验室（Lockheed

Martin Solar Astrophysics Laboratory，简称 LMSAL），项目负责人（Principal

Investigator，简称 PI）为 Alan Title。AIA 利用 10 个波段对太阳大气进行了全

日面高时空分辨率的观测，视场范围能够延伸到日面以上 0.5 个太阳半径，其主

要目标是帮助我们理解太阳活动机制以及太阳能量是如何储存并释放到日球层

和日地空间的。它的研究主题分为五部分：

• 能量的注入、储存和释放：三维的日冕动力学结构，包括磁重联和日冕电

流片效应。

• 日冕加热和辐射：热结构和日冕辐射的起源，用以理解日冕等离子体和磁

场的基本性质。
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• 瞬变现象：辐射的源和高能粒子的源。

• 与地球空间的联系：太阳物质和磁场的向外输出。

• 冕震：亚分辨率日冕物理诊断方法。

 

图 2.3: AIA 仪器的照片及各个波段成像示意图 [192]。

AIA 仪器围绕着上面五个研究主题的观测需要来设计制造。如图2.2所示，

AIA 由四个通用卡塞格林望远镜组成，望远镜的直径为 20 cm，有效焦距是

4.125 m，焦比 f/20 [193]。AIA 总重 155 kg，其中四个望远镜重 112 kg，电子单元

重 26 kg，连接线束 17 kg，功率为 160 W。每个望远镜包括一个主镜和一个活动

副镜，并各自连接着一个 CCD（charge-coupled device，电荷耦合器件）成像仪。

焦平面上的 CCD 尺寸为 4096 × 4096 像素，每个像素的大小为 12 µm，对应的

天区大小为 0.6 角秒。在这些望远镜系统中都使用了垂直入射多光栅滤光组件，

使得它们能在不同的窄波段内成像，这些波段中的特征谱线分别为 7 条 EUV 谱

线、2 条 UV 谱线和 1 条可见光谱线共 10 个波段（图2.3给出了各个波段观测到
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的太阳图像，不同波段用不同颜色表示）。7 条 EUV 谱线包括：Fe XVIII 94 Å、

Fe VIII, XXI 131 Å、Fe IX 171 Å、Fe XII , XXIV 193 Å、Fe XIV 211 Å、He II

304 Å 和 Fe XVI 335 Å。除 3 号望远镜以外，每个望远镜可以观测两个极紫外

波段：1 号望远镜负责观测 335 Å 和 131 Å 波段、2 号望远镜观测 211 Å 和 193

Å 波段、4 号望远镜负责 304 Å 和 94 Å 波段。3 号望远镜中，主镜的一半用来

观测 171 Å 波段的辐射强度，另一半是宽波段的 UV 观测。UV 镜里面包含三个

滤波片: 包含 C IV 辐射的 1600 Å 波段、不包含 C IV 辐射的 1700 Å 波段（接

近连续谱）和一个带宽为 500 Å 的可见光 4500 Å 波段。EUV 波段的时间分辨

率为 12 秒，UV 波段的时间分辨率为 24 秒，可见光波段 1 小时一张。另外，除

2 号望远镜使用孔片来切换不同的波段外，其余的三个望远镜均使用滤波轮来切

换不同波段。

表 2.1: AIA 各个波段的中心波长、主要离子、对应的观测区域和特征温度 [188]

波段 主要离子 观测区域 温度的对数

4500 Å 连续谱 光球层 3.7

1700 Å 连续谱 温度极小区，光球层 3.7

304 Å He II 色球层，过渡区 4.7

1600 Å C IV+ 连续谱 过渡区，光球层上部 5.0

171 Å Fe IX 宁静日冕，过渡区上部 5.8

193 Å Fe XII，XXIV 日冕和热耀斑等离子体 6.2，7.3

211 Å Fe XIV 活动区日冕 6.3

335 Å Fe XVI 活动区日冕 6.4

94 Å Fe XVIII 耀斑日冕 6.8

131 Å Fe VIII，XXI 过渡区，耀斑日冕 5.6，7.0

表2.1显示了 AIA 所有波段的主要观测离子、观测目标区域和特征温度。94

Å，131 Å，211 Å 和 335 Å 这四条极紫外谱线在 AIA 之前是没有被用在常规观

测中的。有了这四条铁离子谱线，结合其他谱线的观测，我们可以同时观测到从

0.06 MK 到 20 MK 的太阳大气的演化。这一部分温度涵盖了光球层、色球层到

过渡区、日冕的广袤范围，使得我们有机会利用高分辨率和高拍摄频率的图像研
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究太阳的宁静区、活动区、耀斑和高温等离子体等一系列现象。在图2.4中，我们

画出了 AIA 极紫外波段的温度响应函数。从曲线中我们可以看出，AIA 的 EUV

波段观测并不是只对应单一谱线，而是具有两个或以上的相应峰值。其中 94 Å,

131 Å 和 193 Å 有明显的高温和低温的（这里说的低温和高温是相对的）响应范

围。当观测太阳大气不同区域时，某个波段的谱线响应情况可能不一样。在使用

具体数据的时候，我们需要格外注意这一点。

 

The Atmospheric Imaging Assembly (AIA) on the Solar Dynamics Observatory 35

Figure 13 Temperature response functions for the six EUV channels that are dominated by iron emission
lines calculated from the effective-area functions and assuming the CHIANTI model for the solar emissivity.
This figure corresponds to Figure 11 of Boerner et al. (2011) and Figure 8 of Boerner et al. may be consulted
for the corresponding effective-area functions.

data compression/high-speed interface cards that perform data compression in hardware and
then transmit the compressed data to the spacecraft interface. Two compression algorithms
are implemented in field-programmable-gate arrays whose parameters can be fine-tuned de-
pending on the wavelength channel. The primary algorithm is lossless Rice compression,
which typically achieves a factor of two reduction in data volume for EUV images. A non-
lossless algorithm relies on a look-up table that is configurable from the ground. The baseline
table is a scaled square-root function. More details are provided by Boerner et al. (2011). For
the baseline 12-second observing mode, the longest exposure that can be acquired is limited
to 2.9 seconds as 3.1 seconds is required for camera readout and other system overhead, and
then this repeated in the next 6 seconds for the other companion telescope channel.

An automatic exposure control is implemented similar to that which is used on TRACE.
A count-rate histogram is acquired in the hardware on the data compression/high-rate in-
terface board prior to compression. The flight software retrieves the histogram and quickly
analyzes whether the next exposure time should be made larger or smaller. Shorter expo-
sure times during impulsive flares helps to reduce saturation caused by the acquired signal
exceeding detector full well.

Science operations for both AIA and HMI are controlled from the Instrument Opera-
tions Center at LMSAL. Tables are prepared that configure the observing sequence and
other instrument parameters, and are transmitted on a secure Internet connection to the SDO
mission operations center at GSFC before being transmitted to the spacecraft. Routine oper-
ations typically require only a few command loads during the work week. Special operations
to establish calibration parameters for telescope alignment, focus, and ISS are scheduled to
occur periodically.

图 2.4: AIA 各个波段的温度响应函数 [188]。

前面我们已经提到过，SDO 将观测数据连续传送到两个位于新墨西哥州

的基站，之后通过专用宽带线路传送到斯坦福大学的 Joint Science Operations

Center（JSOC）并存档。JSOC 记录的数据被标记为 Level-0。Level-0 数据是

16 位整型 4096 × 4096 大小的数组，并以 RICE 方法压缩以减小存储容量需

求。AIA 的 Level-0 数据将在 JSOC 被处理成 Level-1 和 Level-1.5 数据。数据

从 Level-0 到 Level-1 需要经过下面五个步骤处理:

1. 如果 CCD 相机的读数格式包括“过扫描”的行和列，则将其删除。
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2. 去除引起相机数字偏移的暗场效应、CCD 读取噪声和暗电流的问题。

3. 进行平场校正。为每个望远镜通道构建一个平场图像，以解决探测器的不

均匀性、CCD 象限之间的增益差异、焦平面前滤光片引起的暗角和阴影等

问题。

4. 根据两种不同的算法对单个像素进行校正。第一种算法可纠正无法正确响

应光线的永久“坏”像素。每个 CCD 都有少量这样的像素，远小于 0.1％，方

法是用相邻像素的插值来替换它们的值。第二种算法试图消除由于高能粒

子相互作用而出现的“尖峰”。通过将每个像素的值与相邻像素的值进行比

较并标记出现的差异（在统计上与给定望远镜点响应函数所期望的差异不

一致）来检测尖峰。一旦找到“峰值”，它们就会被相邻像素的中值替换。

5. 翻转 AIA 图像使太阳北极在图像的上方。

经过上述步骤，数据被处理到 Level-1，已足以产生经过校准的 AIA 图像。

由于 AIA 与之前数据相比的关键优势在于高时间分辨率的多波段全日面观测，

所以将 AIA 图像展示为电影非常重要。实现这一点需要将对 Level-1 数据处理

为 Level-1.5 数据，其中包括三点改正：

1. 旋转图像，使太阳北极在 0◦ 上（在图像阵列的顶部）。

2. 去除由于不同望远镜焦长的细微差异所引起的图像分辨率差异，将图像尺

寸设置为每个像素正好是 0.6 角秒。

3. 通过插值处理将太阳的中心置于每个望远镜的正中心。

2.1.2 日震与磁象仪（HMI）

HMI [189,190] 由斯坦福大学和 LMSAL 合作研制，项目负责人为 Phil Scherrer。

HMI 的科学目标是研究太阳对流层动力学和发电机理论，探讨黑子的起源及演

化，分析太阳活动的复杂性，寻找太阳磁活动和扰动的源区以及与内部过程的联

系，了解日球层动力学和用于空间天气预报的太阳扰动前兆等。

HMI 被设计为一个滤光器型观测仪器，它是基于之前 SOHO 卫星上的迈克

尔逊多普勒成像仪（Michelson Doppler Imager，简称 MDI）[194] 而建造并进行改
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72 太阳活动区中的多尺度磁结构研究

1. 旋转图像以使太阳北极严格向上，位于日面坐标零度子午圈上；

2. 修正由四个不同望远镜焦长的细微差异所引起的它们彼此间CCD像素分

辨率的变化，将四个望远镜所得图像的尺寸统一精确调整为0.6′′ pixel−1；

3. 将太阳的中心放置在图像的正中心。

2.4.2 日日日震震震和和和磁磁磁场场场成成成像像像仪仪仪（（（HMI）））

HMI总重73 kg（光学单元47 kg，电子单元19 kg，线束7 kg），正常运行

功率为95 W。它的主要研制单位和AIA一样也是LMSAL，其PI则是斯坦福大

学的Phil Scherrer。HMI被设计用来研究太阳对流层动力学，太阳发电机理论，

黑子、活动区以及耦合活动事件的起源和演化过程，太阳磁活动和扰动现象的

源区及驱动机制，太阳内部与日冕、日球的关联，以及可用于预报空间天气的

太阳扰动前兆现象等[282]。HMI在很大程度上是基于之前SOHO卫星上非常成

功的MDI[277]所设计的，但其作了一些重大的改进，如其配备的照相机由一个

变成了两个、拥有更好的空间分辨率和时间覆盖（全天候连续观测）、可获得

全日面的观测数据以及可对Stokes参量进行完整地观测等。
2
3
2

J.
S

ch
o
u

e
t

a
l.

Figure 1 Schematic of the HMI optical layout with various elements annotated. The calibration LED behind the BDS beamsplitter is not shown. See Figure 3 for scale (Couvidat
et al., 2011). 图 2.9: HMI光路图[38]。

HMI的光学单元包括一个14 cm口径的折射式望远镜、一个偏振选择器、

图 2.5: HMI 光路图 [190]。

进的，包括照相机由一个变成两个、具有更高的时间和空间分辨率、全天候连续

观测并能获得全日面观测数据、对 Stokes 参量的完整观测等。HMI 仪器总重 73

kg，其中光学单元重 47 kg，电子单元重 19 kg，连接两者的线束重 7 kg。光学

单元包括一个前窗滤光器、一个折射式望远镜、一系列偏振波片、一个图像稳定

系统、一个遮光滤光器、一个利奥滤光器、两个迈克尔逊干涉仪、两个 4096 ×

4096 像素的 CCD 相机以及相应的温控装置等。其中主望远镜的有效焦距为 495

cm，口径为 14 cm，焦比 f/35.4，衍射极限为 0.91 角秒。HMI 所使用的 CCD 和

AIA 使用的 CCD 结构相同，所不同的是 AIA 的 CCD 是背照的，而 HMI 的是

前照的。电子单元则主要包括电源供应模块、控制元件、数据处理器等。图2.5给

出了 HMI 的光路图 [190]。按照次序，光依次通过前窗、主透镜、次透镜、定标透

镜、三个偏振波片（PS1、PS2 和 PS3）、一个图像稳定系统折叠镜、其它的定标

透镜以及一个偏振光束分光器。紧跟其后的是一个利奥滤光器、两个迈克尔逊干

涉仪和一个光束分光器。

HMI 提供的观测数据分为三种（如表2.2所示）：（1）利用 Fe I 6173 Å 的吸

收线观测到的太阳光球层表面运动的多普勒速度图，拍照频率为 45 秒，分辨率

为 0.5 角秒，噪声水平为 25 m s−1；（2）利用连续的宽波段观测到太阳光球层
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表 2.2: HMI 观测量的相关参数 [195]

时间分辨率 精确度 准确度 动态范围

（s）

多普勒速度 45 13 m s−1 零点的准确度 0.05 m s−1 ± 6.5 km s−1

连续谱强度 45 0.3% 点对点准确度 0.1% –

视向磁场 45 10 G 零点准确度 0.05 G ± 6.5 kG

矢量磁场 90 偏振度 0.22% – –

的强度图，拍照频率为 45 秒；（3）利用塞曼分裂效应测量的太阳光球层斯托克

斯（Stokes）参数得到的太阳光球层视向磁场和全日面矢量磁场；其中视向磁场

的观测数据拍照频率为 45 秒、分辨率为 0.5 角秒、噪声水平 17 高斯、动态范

围为 ± 3000 高斯；矢量磁场的拍照频率为 90 或 135 秒，磁场方向误差不小于

0.3%，矢量磁场的反演则一般采用 12 min 内的叠加数据。矢量磁场的最终形式

是以下几个物理量及它们的不确定性等参量: 磁场强度 |B|、填充因子 f 、磁倾

角 γ、方位角 φ （相对于 CCD 相机向“上”为 0）、视线方向的磁化等离子体速

度。图2.6展示了 HMI 观测的视向磁图、强度图以及多普勒速度图。
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图 3.3: AIA的某一望远镜的横截面。此图来自于Lemen et al.（2012）[175]。

奥滤光器、两个迈克尔逊干涉仪和一个光束分光器。

3.2 全全全球球球日日日震震震监监监测测测网网网

全球日震观测网是一个以日震学研究太阳内部结构和动力学的社群基础计

划。它于1995年10月投入运行，利用Ni I 6768 Å的谱线提供了全日面的磁图、

亮度图和Hα的图像。全球日震观测网涉及六个太阳观测站，以实现几乎不间

断观测太阳的目的。这六个天文台是加纳利群岛的泰德峰天文台（del Teide

Observatory）、西澳大利亚的利尔蒙斯太阳天文台（Learmonth Solar Observa-

tory）、加利福尼亚州的大熊湖太阳天文台（Big Bear Solar Observatory）、夏威

夷的茂纳罗亚太阳天文台（Mauna Loa）、印度的乌代浦太阳天文台（Udaipur

图 3.4: HMI观测到的视向磁图（左）、亮度图（中）和多普勒速度图（右）。

图 2.6: SDO/HMI 所观测的视向磁图（左）、强度图（中）和多普勒图（右）(图片来源：

https://sdo.gsfc.nasa.gov)。

与 AIA 一样，HMI 每天的观测数据也会被传送到斯坦福大学的 JSOC 进行
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统一预处理，该过程大概会消耗一分钟的时间。HMI 数据的处理是将滤光器的

观测数据通过多步的“流水线”处理后得到基本科学数据（可观测量）和更高级别

的衍生数据，基本的处理流程如图2.7所示。HMI 提供的衍生数据有很多种，例

如综合磁图、活动区的自动识别和跟踪、不同时空分辨率的 PFSS 模型外推结

果、开放磁力线足点图、活动区的 NLFFF 模型外推结果、MHD 模型（每天为

低分辨率，每月和重要事件为高分辨率）、表面流场图等等，更详细的描述可以

在网页http://jsoc.stanford.edu上找到。
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Figure 1 Schematic flow diagram for HMI data-analysis pipeline. The observed filtergrams are used pri-
marily to produce “observables” which are the level-1 data products available to the community. Further
higher-level products such as internal rotation and coronal-field extrapolations are produced on a regular ca-
dence and are expected to be the data used for science investigations, shown by the arrows, to achieve the
HMI science objectives.

interest to the public at large. Also SDO and HMI will offer excellent opportunities for de-
veloping interesting and timely educational material. A highly leveraged, collaborative Edu-
cation and Public Outreach (E/PO) program is a key part of this investigation (Drobnes et al.,
2011). The EPO program is described in components of the http://solar-center.stanford.edu
access point.

1.6. History

In January 1996 when the first SOHO/MDI test images became available, Duvall, Koso-
vichev, and colleagues (Duvall et al., 1993, 1997; Kosovichev, 1996) began an investiga-
tion to explore using the newly developed time–distance method of local-area helioseis-
mology with MDI high-resolution data. This method proved to be immediately useful but
constrained by the limited field of view of the MDI high-resolution (1.2 arcsec) configura-
tion. The success of the method, limited field of view, and limited telemetry opportunities
suggested that some future mission would be needed to fully exploit the opportunity to make
detailed probes in the near-surface solar interior. This conclusion was presented at the NASA
Roadmap conferences at JHU-APL in April 1996 and JPL in October 1996. In 1998 a pro-
posal was submitted to NASA for a MIDEX mission named “Hale” which included a full-
disk high-resolution MDI-like instrument and an EUV imaging instrument. Figure 2, which
shows wave speed beneath a sunspot, was made for that proposal with data obtained with

图 2.7: HMI 数据处理流程示意图 [189]。

2.1.3 极紫外变化实验仪（EVE）

EVE [191] 主要负责单位是科罗拉多大学（PI: Tom Woods），是用于测量太阳

紫外辐射变化的仪器，以前所未有的精度和光谱覆盖范围测量太阳的光谱辐照

度。EVE 以 10 秒的时间分辨率对太阳进行连续的观测（除去 SDO 日食期间），

其主要科学目标是: 明确多重时间尺度内太阳光谱辐射及其变化; 促进当前人们

对于太阳极紫外光谱辐射怎样变化和为什么变化的理解; 提高预报极紫外光谱辐
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射变化的能力; 理解地球空间环境对太阳极紫外光谱辐射变化的响应和对人类活

动的影响。

如图2.8所示，EVE 由多个不同的组件组成：多重极紫外光栅摄谱仪（Multi

EUV Grating Spectrographs，MEGS）、极紫外分光光度计（EUV Spectro-Photometer，

ESP）和 EVE 电子组件（EVE Optical Package，EOP）。MEGS 由两组罗兰环光

栅摄谱仪组成：MEGS-A 是覆盖 5 到 37 nm 范围的掠入射光谱仪，MEGS-B 是

覆盖 35 到 105 nm 范围的双光栅交叉散射光谱仪。MEGS-A 和 B 都具有 0.1 nm

的光谱分辨率。SAM（Solar Aspect Monitor）则是一个针孔照相机，是 MEGS-A

组件的一部分，可用来为 EVE 仪器提供指向参考。MEGS-SAM 还将以约 1 nm

的分辨率对 0.1 至 5 nm 波长范围内的太阳辐照度进行光谱测量。另外，带有独

立 121.6 nm 的 Lyman-α 滤光片的光电二极管（MEGS-P）是 MEGS-B 的一部

分，用于跟踪在几周和几个月的时间尺度上 MEGS 灵敏度的变化。ESP 是一个

放置在投射光栅之后的光谱仪，用于测量多个波段（0.1 ∼ 5.9, 17.2 ∼ 20.6, 23.1

∼ 27.6, 28.0 ∼ 31.6, 34.0 ∼ 38.1 nm）的辐照度。微处理器、接口电子设备、控

制电子设备以及大多数电源调节电子设备都位于 EVE 电子设备盒（EEB）中。
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Figure 7 The EVE instruments are mounted onto the EVE Optical Package (EOP), and the EVE Electronics
Box (EEB) provides the electrical interfaces to the SDO spacecraft. The entrance baffle in the door mecha-
nisms are indicated for the various MEGS and ESP instruments.

4. EVE Data Products

The primary EVE data products are solar EUV irradiances at 0.1-nm and 1-nm resolution at
a ten-second time cadence and as daily averages. In addition, specific solar emission lines
and broadband irradiances will be extracted and provided at both time cadences. These data
products will be available within a day or so of receipt on the ground. Near real-time data
products for space-weather operations will also be produced and available within approx-
imately fifteen minutes of ground receipt. The space-weather products will not be as fully
corrected or processed as the primary data products, and may consist of solar indices and
spectra with preliminary calibration. The EVE space-weather products are intended for use
in near real-time applications, such as in ionospheric and thermospheric models and for
“nowcasting” short-time-scale solar events such as flares. The following sections describe
the EVE data-processing system and data products (Table 2). The raw telemetry records
are called Level 0A, and raw data sorted by channel are called Level 0B; neither of these
products is discussed below. The algorithms for converting the raw data into irradiance are
provided in the instrument calibration papers by Hock et al. (2010) for MEGS and Did-
kovsky et al. (2010) for ESP.

4.1. EVE Level 0C – Space Weather Product

The EVE space-weather products, called Level 0C and Level 0CS, provide the solar EUV ir-
radiance as soon as possible after the observation. To reduce the processing time, only simple
forms of the calibration parameters are applied. The solar irradiance is provided as spectra
from 6 to 105 nm in 0.1-nm intervals and for several different spectral bands, each with
one-minute cadence and with less than 15-minute latency. The spacecraft and ground sys-
tems impose a 15-minute latency, which is adequate for using ionosphere and thermosphere
models for space-weather operations (see Section 6). Some of the bands are also provided
with about one-minute latency for the most time-critical space-weather operations, namely
flare events and predictions for Solar Energetic Particles (SEPs).

图 2.8: EVE 仪器图片及各组件分布图 [191]。

51



太阳大气中的喷流

2.2 太阳界面层成像光谱仪（IRIS）

色球和过渡区构成了处在太阳光球与日冕之间的复杂界面层，在这个厚度

只有大约数千 km 的区域内，等离子体的密度下降了 6 个数量级，而温度则从

5000 K 快速上升到 1 MK。几乎所有驱动太阳活动和加热太阳大气的机械能都

在这一界面层内转换成热能和辐射，其中一小部分能量用来加热日冕和加速太

阳风。了解色球和过渡区的物理过程对于研究日冕和日球层非常重要。

IRIS [186] 是 NASA 探索者计划（Explorers Program）所发射的一颗小型探

测器，于 2013 年 6 月 27 日由飞马座 XL 型火箭发射升空，并于当年 7 月 24 日

传回第一批数据。IRIS 以最大 175′′ × 175′′ 的视场、每像素 0.33′′ − 0.4′′ 的空间

分辨率、2 s 的时间分辨率和 1 km s−1 的速度分辨率提供色球和过渡区的光谱

和成像观测，为研究界面层的复杂物理过程开启了新的窗口。

2.2.1 科学目标和观测能力

IRIS 的科学目标主要集中于以下三点:

• 哪种类型的非热能量在色球及之上的大气中占主导作用？波、电流和磁重

联都会释放大量能量，并且产生非热粒子，引起电阻耗散和波的衰减。然

而，这些机制的能量贡献为多少、如何受当地条件影响、如何将非热能转

化为热能以及在何处转化这些详细过程我们尚不清楚。

• 色球层如何调节日冕和日球层的物质和能量供应？

• 磁通量及物质流如何从低层大气中上升，以及磁浮现在耀斑和日冕物质抛

射中起什么作用？

与以前的仪器相比，IRIS 在光谱、时间和空间分辨率以及光谱覆盖范围和

有效观测区域等方面有重大进步。IRIS 能够以高动态界面层所需的时空分辨率

观察等离子体从光球温度到日冕温度的热力学演化，观测能力如下：

• 至少 120′′ 视场上的高空间分辨率（0.4′′）光谱和成像数据，可提供从光球

到日冕的诊断，重点是色球和过渡区域。

• 对于覆盖色球层和过渡区域的几条选定亮线，两秒钟的曝光具有很高的信

噪比，从而可以以 1 km s−1 的精度和 3 km s−1 的光谱像素确定速度。
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• 对太阳上的一小片区域（5 × 120 arcsec）的高节奏光谱（20 s）和成像（10

s）观察可持续长达八小时。

• 每年长达八个月的无日食观测，每天约有 15 个 X 波段通过，平均数据速

率为 0.7 Mbit s−1。

 

图 2.9: IRIS 设备示意图 [186]。

2.2.2 设备介绍

IRIS 观测站总重量为 183 kg，其中仪器重 87 kg，航天器重 96 kg。由洛克

希德 − 马丁民用航天公司设计和交付的 IRIS 航天器是一种刚性设计，其框架

是用一块铝加工而成的，前、后甲板是蜂窝铝制的。观测站从航天器后端到望远

镜前端总长约 2.18 m，太阳能电池板展开后约为 3.6 m （见图2.9）。两个太阳能

电池阵列的大小均为 0.6 × 1.3 m，总表面积为 1.7 m2，功率为 340 W。IRIS 是

三轴稳定的，其姿态控制系统（Attitude Control System, ACS）为无陀螺装置，

包括两个星体跟踪仪、四个反作用轮、数字太阳传感器和一个地磁仪。在正常的

科学运行期间，仪器导行望远镜给 ACS 提供一个高分辨率的指向信号。ACS 可

以将 IRIS 望远镜的瞄准线指向距日面中心 21 角分内的任何位置，并可以将航

53



太阳大气中的喷流

表 2.3: IRIS 设备的各项参数 [186]

Primary diameter 19 cm
Effective focal length 6.895 m
Field of view 175 × 175 arcsec2 (SJI)

0.33 × 175 arcsec2 (SG–slit)
130 × 175 arcsec2 (SG–raster)

Spatial scale (pixel) 0.167 arsec
Spatial resolution 0.33 arcsec (FUV)

0.4 arcsec (NUV)
Spectral scale (pixel) 12.8 mÅ (FUV)

25.6 mÅ (NUV)
Spectral resolution 26 mÅ (FUV SG)

53 mÅ (NUV SG)
Bandwidth 55 Å (FUV SJI)

4 Å (NUV SJI)
CCD detectors Four e2v 2061 × 1056 pixels, thinned, back-illuminated
CCD cameras Two 4-port readout cameras (SDO flight spares)
Detector full well 150 000 electrons
Typical exposure times 0.5 to 30 seconds
Flight Computer BAe RAD 6000
Mass
Instrument 87 kg
Spacecraft 96 kg
Total 183 kg
Power
Instrument 55 W
Spacecraft 247 W
Total 302 W
Science Telemetry
Average downlink rate 0.7 Mbit s−1

X-band downlink rate 13 Mbit s−1

Total data volume ≈ 20 Gbytes (uncompressed) per day
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天器翻转（同时光谱狭缝也相应翻转）到最大 ± 90◦ （0◦ 时狭缝与太阳南北方

向平行）。IRIS 配备了两个用于指令上传和工程数据向下反馈的全向 S 波段天

线，以及一个用于科学数据向地面传输的 X 波段天线。IRIS 设备的各项参数见

表2.3。

 

图 2.10: IRIS 光路图。深蓝色线和橙色线分别表示光谱观测到的 FUV 和 NUV 光，浅

蓝色线和紫色线分别代表成像观测的 FUV 和 NUV 光 [186]。

IRIS 的前端是一个卡塞格林望远镜，包括由一个 19 cm 的主镜和一个活动

副镜。望远镜的视场约为 3′ × 3′，并将远紫外线（Far ultra-violet，简称 FUV）

和近紫外线（Near ultra-violet，简称 NUV）入射到光谱仪盒中。贯穿光路的绝

缘涂层可确保可见光和红外辐射被抑制。FUV 和 NUV 光在光谱仪框中遵循多

个路径，如图2.10所示：

• 光谱仪（Spectrograph，SG）: 光线穿过一个宽为 0.33′′，长度为 175′′ 的狭

缝并被散射到 NUV 或者 FUV 的光栅上（图2.10中橙色线和深蓝色线所表

示）。来自 FUV 光栅的光线（1332 Å − 1358 Å 与 1389 Å − 1407 Å 两个

波段）由两个 CCD 进行接收，而 NUV 光栅的光线（2783 Å − 2835 Å 波
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表 2.4: IRIS 光谱观测覆盖的主要谱线及其形成温度 [186]

Ion Wavelength Dispersion Log T Passband CEB
[Å] [mÅ] pixel−1 [log K]

Mg II wing 2820 25.46 3.7 − 3.9 NUV 2
O I 1355.6 12.98 3.8 FUV 1 1
Mg II h 2803.5 25.46 4.0 NUV 2
Mg II k 2796.4 25.46 4.0 NUV 2
C II 1334.5 12.98 4.3 FUV 1 1
C II 1335.7 12.98 4.3 FUV 1 1
Si IV 1402.8 12.72 4.8 FUV 2 1
Si IV 1393.8 12.72 4.8 FUV 2 1
O IV 1399.8 12.72 5.2 FUV 2 1
O IV 1401.2 12.72 5.2 FUV 2 1
Fe XII 1349.4 12.98 6.2 FUV 1 1
Fe XXI 1354.1 12.98 7.0 FUV 1 1

段）则由一个单独的 CCD 接收。这些波段窗口包含来自光球、色球、过

渡区和日冕的辐射，具体的谱线及其形成温度见表2.4。

• 狭缝成像仪（Slit-jaw Imager，SJI）: 光线沿着狭缝附近的反射区域被反射

（图2.10中浅蓝色线和紫色线所表示），经由滤光器轮上的宽带滤光器到达

IRIS 的 SJI CCD 上，产生六个波段的图像（两个波段用于地面测试，其

余四个用于成像，各波段的参数见表2.5）。四个成像波段为: 带宽为 55 Å、

中心波长分别在 1335 Å 和 1400 Å 的两个 FUV 波段，以及带宽为 4 Å、

中心波长分别在 2796 Å 和 2830 Å 的两个 NUV 波段。成像观测的最大视

场为 175′′ × 175′′，图像的基准时间间隔为 5 s。

在之前的光谱仪中，望远镜的入射光透过狭缝经过准直器变成平行光，之

后通过光栅分光得到其光谱信息，因此仅有很窄的光透过狭缝用来做光谱分析，

剩余的进入望远镜的光就被弃置了。IRIS 的优势之一就在于充分利用了进入望

远镜的光。将狭缝板倾斜一个角度，在狭缝外的区域涂上反射层，使得未透过狭

缝的光被反射并打在另一个 CCD 上成像，这样 IRIS 就同时得到了成像观测和

光谱观测。透过狭缝用来做光谱分析的窄区域在成像图上呈暗竖条，约在图像的
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表 2.5: IRIS 狭缝成像仪所用波段及相关参数 [186]

Band- Filter Name Center Width Pix. EA Temp.
pass wheel [Å] [Å] [′′] [cm2] [log T]
Glass 1 T 5000 5000 broad 0.1679 – –
C ii 31 M 1330 1340 55 0.1656 0.5 3.7–7.0
Mg ii h/k 61 T 2796 2796 4 0.1679 0.005 3.7–4.2
Si iv 91 M 1400 1390 55 0.1656 0.6 3.7–5.2
Mg ii wing 121 T 2832 2830 4 0.1679 0.004 3.7–3.8
Broad 151 M 1600 W 1370 90 0.1656 – –

中心位置。此外，IRIS 还在狭缝上设置了两个基准标记，在成像观测上这两个

基准标记在狭缝的暗窄条上为亮结构，在光谱观测中这两个标记为暗结构。通过

这两个基准标记可实现成像观测和光谱观测的校准。

如上所述，光谱仪的焦平面上有四个 2061 × 1056 像素的 CCD 传感器，其

中三个用于光谱成像（两个用于 FUV，一个用于 NUV），一个用于 slit-jaw 图像

成像。CCD 的每个像素大小为 13 µm，对应图像分辨率为 0.167′′，对应于 FUV

端的波长色散为 12.8 mÅ，NUV 端的波长色散为 25.5 mÅ。IRIS 的有效空间分

辨率在 0.33′′（FUV）和 0.4′′（NUV）之间，有效的光谱分辨率在 FUV 中为 26

mÅ，在 NUV 中为 53 mÅ。四个 CCD 由两个相机电子盒控制，曝光时间分别由

三个不同的机械快门（FUV、NUV 和 SJI）控制。CCD 的满阱电子数为 150000，

相机读出噪声 < 20 e−，数据几乎无损压缩。

IRIS 的活动副镜主要用于稳定图像以及根据导行镜的信号对指向精细调节。

如果需要获得日面的二维光谱数据，则可以让活动副镜在垂直于狭缝的方向上

扫描，使太阳的不同区域暴露在狭缝上。狭缝扫描范围为 ± 65′′，因此 IRIS 光

谱扫描的最大视场为 130′′×175′′。通常情况下 IRIS 狭缝的方向平行于太阳自转

轴（0◦），但是在 ACS 的帮助下，航天器可以花一定时间从 0◦ 运动到 − 90◦ 至

+ 90◦ 之间的任何角度。

为了简化管理、测试以及仪器操作的复杂度，大量观测模式被事先计算好

并提供给观测者。目前大约有 50 余种基本观测模式，其中光谱观测包括稠密扫

描（dense rasters）、粗糙或稀疏光栅扫描（coarse or sparse rasters）和定点观测

（sit-and-stare sequences）等等。不同的观测模式具有不同的光栅尺寸、视场、时
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间间隔、波长、曝光时间等。稠密扫描的光栅步长等于狭缝宽度（0.33′′），可以

对一小区域做高空间分辨率的光谱观测。稀疏扫描的光栅步长大于狭缝宽度，允

许对较大空间范围进行快速光谱扫描，但空间分辨率较低。定点观测可以提供最

高时间分辨率的观测，但是不进行光栅扫描，只能给出单一位置上的光谱观测。

稠密扫描和稀疏扫描获得了 IRIS 光谱狭缝垂直方向多个空间位置的光谱观测信

息，但在一定程度上牺牲了时间分辨率。在实际使用数据时，需根据研究目标和

对时空分辨率的需求去选择合适的观测模式的数据。

2.2.3 数据处理

IRIS 的数据系统基本上使用与 SDO/AIA、HMI 一样的基础设施与处理

方法。原始的观测数据从 NASA 的卫星运营中心被传送到位于斯坦福大学的

JSOC，然后传送至 LMSAL 进行备份。JSOC 接收数据之后，将测光数据转换

成 Level-0 图像文件。Level-0 数据被转换成 Level-1 数据的步骤包括移除不同轴

的镜像以及在头文件中加入温度、翻转角、指向等信息。这一过程在 JSOC 自

动完成，并存储在 JSOC 的数据系统中。

Level-1.5 数据的处理过程在 LMSAL 完成，是可用于科学研究的最低级别

的数据。Level-1.5 数据消除了暗电流及系统偏移，对望远镜及 CCD 进行了平场

改正，并进行了几何校正与波长校正。同一观测的所有图像都映射成相同的空

间比例。光谱数据重新映射成相同大小的数组以使波长及空间坐标与网格对齐。

在这一过程中生成一个数组用来将波长轴映射成物理波长。这个步骤使用 SSW

中的文件包“iris_prep.pro”来完成。

由 Level-1.5 数据生成 Level-2 数据的步骤仍在 LMSAL 完成。Level-2 数据

分为两种类型：光谱扫描与狭缝时序图像，这两种数据是最被广泛使用的。一个

光栅步长区域内的所有数据（包括 FUV 与 NUV 波段）被存储成一个“raster”文

件。不同的光谱窗口作为一个扩展存放在该文件中，每一个单独的扩展具有一个

描述时间、位置等信息的辅助头文件。在同一观测任务中，相同波段对同一区域

的 SJI 图像被存储为一个单独的时间序列文件。Level-2 数据是用于科学研究的

标准数据级别。

Level-3 数据是将 Level-2 的光谱数据重新整理成四维数据体（FITS 文件）。

Level-3 数据可使用 IRIS 的特殊快速查看工具 crispex.pro [196,197] 进行快速查
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看和分析。因为 Level-3 数据量非常大，所以并没有公开发布，用户可使用

iris_make_fits_level3.pro 程序生成。

2.3 一米新真空太阳望远镜（NVST）

 

图 2.11: 抚仙湖太阳观测站（左）及一米新真空太阳望远镜 [187]。

云南天文台的一米新真空太阳望远镜（NVST）[187] 位于抚仙湖太阳观测站

（见图2.11），于 2012 年 9 月正式投入运行，是我国太阳物理和空间科学学科对

太阳进行光学和近红外观测的主力设备。其主要科学目标是在 0.3 ∼ 2.5 微米

波段对太阳进行高分辨率成像和光谱观测, 以研究太阳磁场的精细结构和演化过

程，太阳大气的能量转移、储存和释放的过程以及太阳爆发活动和日冕加热的驱

动机制等。NVST 是中国最大的真空望远镜，也是约 8 个时区范围内唯一能进

行亚角秒级高分辨率观测的太阳望远镜，配备了多台性能先进的观测仪器，可对

太阳进行多波段的高分辨率成像及大色散光谱观测，初步具备对太阳表面磁场

进行二维测量的能力。目前，NVST 对太阳光球和色球精细结构的观测以及数据

处理已经很成熟，国内外太阳物理学家已经利用这些数据开展了多项研究工作，

并在 ApJ 等国际著名天文学期刊上发表了多篇研究论文。

NVST 被安装在高 16 米的建筑物的顶部。整个建筑物是一个复杂系统，包
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New Vacuum Solar Telescope and Observations with High Resolution 709

Fig. 3 3-D sketch of the whole building.

Fig. 4 Sketch of the optical system at NVST.

3 INSTRUMENTATION INCORPORATED IN NVST

The instruments that are utilized by NVST are designed for performing observations and studies
related to the scientific goals. They are located either on the rotating instrument platform or on the
frames of the vertical hanging bracket below the telescope (Fig. 3). These instruments basically con-
sist of three groups according to their functions and working modes, and their arrangement in space
is sketched in Figure 5. The first group includes the adaptive optics (AO) system and polarization
analyzer (PA). The AO system is installed on the rotating platform before other instruments and the
PA is placed right before the slit for the vertical spectrometers. The second group consists of all
imaging instruments mounted on the rotating platform. The third group includes two vertical grating
spectrometers placed in the hanging bracket below the rotating platform.

图 2.12: NVST 建筑物的 3D 示意图 [187]。

括真空望远镜、仪器平台、垂直光谱仪和其他必要的设备，例如挡风玻璃和可移

动的圆顶（见图2.12）。NVST 的指向精度足够高，可以以几弧秒的精度指向日

面上的任何区域。NVST 的跟踪精度为 0.3 角秒，指向和跟踪的准确性由两个控

制回路保持。外部控制回路的传感器是两个高度精确的角度编码器，分别安装

在高度轴和方位轴上。内部控制回路是光学自动引导系统（Auto Guide System，

简称 AGS），连接到固定在 NVST 管上的小型导向望远镜。AGS 的传感器是一

架 4k × 4k CMOS 相机。AGS 开始运行后，NVST 可以在几个小时内稳定跟踪

太阳。

NVST 是一架地平式望远镜，其各项参数如表2.6所示。为了减少系统湍动

对观测的影响，望远镜的光学组件安装在两个真空管中，真空封窗的直径是 1200

mm。光学系统是经过改进的格里高利系统，主镜是抛物线成像镜，有效口径为

985 毫米，有效视场大于 3 角分。通过望远镜之后，来自太阳的光线会聚并引

导到直径为 6 米的旋转仪器平台上。在该平台上安装了所有成像仪器，包括自

适应光学系统（Adaptive Optical system，简称 AO）和多通道高分辨率成像系
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统。仪器平台下方的垂直悬挂支架上有两个具有不同色散功率的垂直光栅光谱

仪，与平台一起旋转以消除图像旋转。在垂直光谱仪的狭缝前还放置着一个偏振

分析仪（Polarization Analyzer，简称 PA）。

表 2.6: NVST 的关键参数 [187]

Clear aperture 985mm
Field of view 30
Focal length (EEFL) at F3 45m
Spectral range 0.3 ∼ 2.5 µm
Tracking accuracy < 0.3′′

Pointing accuracy < 5′′

Image quality (80% EE of PSF) < 0.4′′ at 550 nm
Blind area < 2circ

Vacuum pressure inside telescope tube < 100 Pa

2.3.1 偏振测量

用 NVST 检测磁场的基本方法是使用塞曼效应来进行偏振测量。用于 NVST

的 PA 的原始设计是一种具有快速调制的系统，该系统使用了由液晶制成的波

片。由于该功率放大器不适合 NVST 光学系统所允许的空间。现在，它已被具

有经典波片的旋转调制系统所取代。当前的 PA 放置在光谱仪的狭缝之前，与光

谱仪结合使用，该系统可以在光学和近红外波段（例如在 5324 Å 和 10830 Å 处）

对斯托克斯参数进行高精度的测量。偏振测量的预期精度有望优于 5 × 10−3。

2.3.2 成像系统

NVST 的主要科学目标之一是观察光球和色球中的精细结构。成像系统安

装在直径 6 米的旋转平台上，它的主要结构是多通道高分辨率成像系统，由一个

用于色球的通道和两个用于光球的通道组成。用于观测色球的波段为 Hα（6563

Å），用于观察光球的波段为 TiO（7058 Å）和 G-band（4300 Å）。Hα 滤波器是

带宽为 0.25 Å 的可调 Lyot 滤波器，可以在 ± 5 Å 范围内以 0.1 Å 的步长进行

质谱扫描。TiO 和 G-Band 波段都采用了干涉滤光片，带宽分别为 8 Å 和 10 Å。

在良好的观察条件下，即使没有 AO，在使用统计算法重建后，G-band 的缩小
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的光球图像的分辨率几乎可以达到 0.1′′，重建图像的时间节奏约为 10 s。连接到

光学分束器后，所有通道均可同步观察和记录图像。这意味着我们可以同时观察

到光球和色球中的精细结构及其演化。

2.3.3 光谱仪系统

NVST 可以实现的另一个重要目标是对太阳大气进行光谱测量，这也是检

测太阳大气中磁场和速度场的主要方法。除了传统的科学目标外，还可以通过光

谱仪结合 AO 系统来检测光球和色球中的小尺度结构，包括亮点、磁流管内等离

子体的动力学特征以及宁静暗条的精细结构等。NVST 的光谱仪包括多波段光

谱仪（Multi Band Spectrometer，简称 MBS）和高色散光谱仪（High Dispersion

Spectrometer，简称 HDS）。两个光谱仪使用的光栅是不同的。MBS 使用闪耀光

栅，HDS 使用阶梯光栅。表2.7中显示了描述 MBS 和 HDS 的重要参数。两个光

谱仪的方向彼此垂直，且共用一个可调狭缝，狭缝的宽度和方向可以针对不同的

光谱仪和科学案例进行更改。通过旋转狭缝并卸下作为 MBS 一部分的准直镜，

可以将光谱仪的使用从 MBS 切换到 HDS。观察期间无法执行此操作，应事先

完成。因此，两个光谱仪不能同时工作。

表 2.7: NVST 两台光谱仪的重要参数 [187]

Spectrometer MBS HDS
Grating (mm−1) 1200 (blazed grating) 316 (echelle grating)
Blazed angle (circ) 36.8 63
Focal length of imaging mirrors (m) 6 6
Focal length of collimating mirror (m) 6 9
Effective size of grating (mm) 156 × 130 334 × 196
Primary lines (Å ) 5324, 8542, 6563 10830, 15648
Dispersion (mm/Å ) 0.75 (at 6563 Å ) 0.77 (at 15648 Å)
Resolution (λ/∆λ) 130000 300000 ∼ 400000
Spectrum range (Å ) > 50 > 20

2.4 相关数据处理方法

在获取了太阳观测数据之后，我们需要根据观测对象和研究主题对数据进

行不同的处理，在这里我们将介绍一些文中用到的数据处理方法，例如图像对
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齐、谱线的参数诊断和波长校正、速度计算以及用微分辐射测量（DEM）方法

计算温度密度的二维分布。

2.4.1 数据对齐方法

由于太阳自转、视宁度、不同波段和仪器之间的固有差异等因素的影响，我

们所使用的数据之间经常会出现偏移。为了方便研究同一活动在太阳不同层次

的响应以及某一结构长时期的演化，将数据对齐变得极为重要。同一仪器不同设

备的数据之间、或者不同仪器数据之间通常有多种对齐方法。在这里，我们主要

总结一下在使用 SDO、IRIS 和 NVST 数据时所采取的方法。

2.4.1.1 利用较差自转改正

利用 SDO 同一波段的数据研究日面上某一结构的长时间演化时，我们发现

它会表现为自东向西的移动，这是由于太阳自转的影响。为了将研究对象固定在

同一位置，同时保证它的几何位形是在同一个视角上观测得到的，我们需要选

定一个合适的参考时间，去除太阳较差自转带来的影响，将所有的观测数据都

改正、对齐到该参考时刻。这一步骤可利用太阳软件包（Solar Software，简称

SSW）中的“drot_map.pro”程序来实现，在使用 SDO 每个波段的数据前我们都

进行了这一步处理。

2.4.1.2 利用图像的交叉相关改正

使用 NVST 的连续观测数据时，我们经常会遇到由于视宁度的影响（如大

气抖动以及地面温度变化）而造成的抖动，以及望远镜追踪太阳时所造成的视场

漂移等现象。此时，我们可以利用图像之间的交叉相关来将较短时间内同一区域

的时序图像对齐。具体做法是选择序列里的一张图像作为参照图像，将其它图像

在一定的横向和纵向范围内进行平移，计算出每次平移后的相关系数，相关系数

最大时的图像被认为与参照图像对齐。在计算相关系数时，不需要将图像上所有

像元进行计算，可选定图像上一个清晰可见的特征物来对一组时序图像进行基

于交叉相关和时间修正算法的对齐，详细可参考季凯帆等人提出的“SIR.pro”程

序。
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2.4.1.3 利用特征点相关来对齐

当我们要研究不同仪器或者不同波段对同一个观测对象的数据时，可以选

择一些特征点进行位置的相关处理。例如在对齐第二章 AIA 和 NVST 的观测数

据时，我们选择了〸个在这两组数据中同时出现的特征点，分别读出其位置后进

行了相关性的对齐处理。我们在使用 SDO 不同波段的数据、同时使用 SDO 和

IRIS、NVST 的数据时都事先使用了这个方法来进行对齐。

2.4.1.4 利用中介数据对齐

当我们需要对齐好几组数据时，不需要彼此之间一一对齐，可选择一组数据

作为中介数据，将其它数据与中间数据对齐，这样剩下的数据之间也是彼此对齐

的。这种方法也适用于当两组数据之间找不到特征点来对齐时，选择一组能够分

别与两组数据对齐的中间数据。

2.4.2 微分辐射测量（DEM）方法

不断进步和发展的观测仪器为我们提供了太阳多温度响应谱线或多波段图

像的同时观测，如前面所提到的 AIA 仪器的的多波段观测覆盖了绝大多数日冕

温度范围，方便我们研究太阳大气等离子体的温度和密度结构。然而，AIA 的各

个波段具有较宽的温度响应范围，很难直接地从观测图像中得出具体的温度和

密度。通过从多温度混合的响应中分离和提取不同温度的等离子体，即分析等离

子体的微分发射测量（Differential Emission Measure，简称 DEM），我们可以获

得定量的温度和密度信息。

对于日冕中光学薄的等离子体，辐射量随温度的变化为可以用 DEM(T ) 来

表示，其单位为 cm−5 K−1，通常定义为

DEM(T ) = n2
edh/dT (2.1)

仪器在某一波段 i 观测到的通量 Fi（单位为 DN s−1 pixel−1）为 [198]

Fi =

∫
Ri(T )×DEM(T )dT (2.2)

其中 Ri(T ) 为波段 i 的温度响应函数。在公式（2.2）的基础上乘以一个填充因子

（辐射物质的面积占总观测区域的比例），我们就能得到谱线的辐射强度 [199,200]。
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根据不同温度谱线得到的在同一观测区域的辐射强度，我们可以反演出

DEM 函数。首先，假设一个初始的 DEM0(T )，由此计算得到理论上的谱线强

度比。观测到的谱线强度与计算得到的谱线强度之比为修正函数 ω0(Teff )，其中

Teff 为有效温度。通过修正函数 ω0(Teff ) 可以实得到修正后的微分辐射通量函

数 DEM1(Teff ) = DEM0(T) × ω0(Teff )。将修正后的数 DEM1(Teff ) 在温度域

插值，得到一个近似连续的微分辐射量函数 DEM1(T )。修正后的 DEM1(T ) 将

作为下一次迭代的初始设置。迭代计算多次，直到在可允许误差范围内 ω0(Teff )

= 1。此时得到的函数便认为是研究区域对应的 DEM 函数。得到 DEM 函数后，

我们可以求出沿视线方向总的辐射量（Emission Measure，简称 EM），它是 DEM

函数对温度的积分：

EM =

∫
DEM(T ) dT =

∫
n2 dl (2.3)

因此，知道视线深度 L，我们可以得到等离子体密度：

n =

√
EM

L
(2.4)

我们还可以定义一个以 DEM 为权重的平均温度来了解等离子体的温度特

征：

T =

∫
DEM(T )× T dT∫
DEM(T ) dT

(2.5)

在本文中，我们利用 AIA 六个极紫外波段，即 94 Å、131 Å、171 Å、193 Å、

211 Å 和 335 Å 的高分辨率观测数据来计算 DEM 函数，使用的程序为 SSW 数

据库中的“xrt_dem_iterative2”程序 [201,202]。需要注意的是，在使用 DEM 方法的

过程中，我们需要根据研究对象选择合适的温度积分区间，即挑选合适的 AIA

波段来作为输入量，否则计算得出的温度和密度值会与实际情况差很多，对于一

些温度较低的结构，DEM 方法可能无法适用。

2.4.3 速度计算

成像观测得到的速度为垂直于观测者视向方向的速度，在文中我们用了两

种方法求出观测对象的二维水平速度。对于在图像上可以识别并跟踪的特征物，

我们追踪出其位置随时间的变化，再将位置变化对应到移动距离，用距离除以
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时间，便能求出速度。除此之外，我们还可以在研究对象中选取合适位置做切片

图，将一系列切片沿时间堆叠在一起，那么便能得出等离子体沿着切片的速度。

光谱观测可以帮助我们获得等离子体沿视线方向的速度，利用的原理是多

普勒效应。如果静止光源向外辐射光子的频率为 f0，那么当光源沿着视线方向

以速度 v 朝向（正）或者远离（负）观测者运动时，由于多普勒效应，观测者观

察到的的光子辐射将变为：

f =
c

c− v
f0 (2.6)

如果观测到的电磁波长为 λ，静止波长为 λ0，则根据 fλ = fλ0 = c 可得：

v =
λ0 − λ

λ0

c (2.7)

从光谱观测中我们可以测到某条谱线的波长值 λ，谱线的静止波长大小 λ0

是已知的，因此可由公式（2.7）得到形成该谱线的等离子体沿视线方向的速度。

2.4.4 谱线参数诊断和波长校正

处在局部热动平衡的等离子体，其速度分布满足麦克斯韦分布，辐射的光谱

轮廓满足高斯分布。通过对谱线进行单高斯拟合我们可以获得谱线的各项参数，

例如谱线的连续谱背景值（Icont）、谱线的峰值强度（Ipeak）、谱线的线心（λ0）

以及谱线的宽度等。拟合的高斯函数可以简单写为：

f(λ) = Ipeake
−(λ−λ0)

2

2σ2 + Icont (2.8)

其中连续谱背景值可以选常数或者线性背景，视谱线的实际情况来定。波长可以

用公式（2.7）中多普勒速度来替换。对于成分比较复杂的谱线，可以用双高斯

或多高斯拟合来分析不同成分的谱线特性。

我们在文中用的是单高斯拟合，使用的是 SSW 的“GAUSSFIT”函数。原理

是将包含谱线波长和强度的二维数据进行最小二乘法拟合，得到一个由高斯函

数和二次方程组成的函数 f(x)：

f(x) = A0e
z2

2 + A3 + A4x+ A5x
2 (2.9)

其中 z = x−A1

A2
，A0 为高斯函数的峰值大小，A1 为高斯函数的峰值位置，A2 为

高斯函数的宽度。由此，我们可以分析出谱线的峰值强度、中心波长和谱线宽

度。同时，我们还能得出各参数的误差估计值。
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IRIS 卫星的轨道变化效应会使观测到的谱线中心波长位置与实验室静止波

长有差别，因此需要对观测到的谱线做波长校正。同一个 CCD 中测得的所有谱

线的轨道变化效应是相同的，因此可以用多普勒频移接近为 0 的强中性线来做

校正。我们认为这些冷线的观测波长应该与实验室静止波长相等，因此观测时谱

线的多普勒频移是轨道变化效应带来的，得到轨道变化效应的值之后，我们可以

对同一 CCD 中观测到的其他谱线进行校正 [203,204]。同一个波长窗口中可以有多

条强中性线用来做波长校正，例如，C II 1334 Å 和 1335 Å 可用 Ni II 1335.203

Å 和 Fe II 1335.409 Å 来做波长校正; Si IV 1403 Å 可用 Fe II 1401.774 Å 和

1403.101 Å、S I 1401.515 Å 来做波长校正 [205]；Ni I 2799.474 Å 谱线是一条在所

有 IRIS 光谱观测任务中都能被观测到的较为分立的强中性线，可用来对所有的

谱线进行波长校正。
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第 3 章 爆裂喷流触发活动区 12192 唯一伴随着 CME 的耀斑

3.1 研究背景

太阳喷流是沿着开放磁力线或大规模冕环腿部的小规模等离子体喷射现象。

很多学者已经对喷流进行了初步的研究。喷流通常来自光球持续不断浮现的磁

通量区域，例如活动区的卫星斑点、宁静区和冕洞中。有时，喷流与大规模的太

阳爆发活动有关，例如暗条爆发和 CME。在喷流中经常观察到解缠或旋转运动，

大多数学者认为这可能与磁扭缠的释放有关，但也有学者认为磁场重联过程中

产生的扭转阿尔芬波可能引起喷流的旋转运动。

通过检查 Hinode/XRT 中所观测到的极区冕洞中的 X 射线喷流动画，Moore

等人 [133] 发现几乎所有的极区 X 射线喷流都可以分为两种类型：标准喷流和爆

裂喷流。标准喷流是通过在喷流底部出现的磁环结构与冕洞周围的单极开放磁

场之间的重联而产生的，在此期间，磁环内部结构并没有参与到爆发中。爆裂喷

流是足点高度剪切的磁弓爆发所产生的，有时磁弓表现为一个小暗条，是 CME

爆发中剪切磁拱爆发的微型形式。在爆裂喷流中，喷流的旋转运动可以解释为重

联之后暗条系统扭缠的释放。爆裂模型得到了一些观测研究的支持，但是暗条与

周围开放场之间相互作用的详细过程尚不清楚。

在这一章中，我们研究了活动区 NOAA 12192 边缘唯一与 CME 相关的耀

斑，它是由一个爆裂喷流引起的 [206]。我们的观察结果表明，爆发暗条与周围开

放场之间相互作用的过程空前清晰，这与爆裂模型一致。在爆发过程中，暗条的

解缠带动了喷流的旋转运动，磁螺度随之从封闭的暗条系统转移到开放场中。需

要注意的是，这里的开放场也可能是到达一定高度的大尺度磁环 [207]。我们在第

二部分介绍了观测事件和所用数据，第三部分展示了研究结果，第四部分给出总

结和讨论。

3.2 数据介绍及处理

2014 年 10 月的太阳超级活动区 12192 由过去 24 年来最大的太阳黑子群组

成，并产生了 6 个 X 级耀斑，29 个 M 级耀斑及一系列小耀斑（见表 3.1）。我
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们对发生在 2014 年 10 月 24 日的唯一一个伴随着 CME 的 M4.0 级耀斑进行分

析。由于 SDO 卫星数据分辨率不够，而云南天文台数据是在活动发生后才开始

观测的，因此无法直接确定其形成机制；幸运的是〸几分钟后，第二个扭缠暗条

与喷流的相互作用被云南天文台详细观测到，因此我们可以从云台数据中分析

其过程来推测第一次爆发事件的机制。

表 3.1: 活动区 12192 中 X 级和 M 级耀斑列表 [206]

事件 日期
开始时刻

（UT）

峰值时刻

（UT）

寿命

（min）

GOES

级别

活动区

位置

是否伴

随 CME

其它

活动

X 级耀斑

XF1 2014 Oct 19 04:17 05:03 91 X1.1 core No · · ·

XF2 2014 Oct 22 14:02 14:28 48 X1.6 core No · · ·

XF3 2014 Oct 24 21:07 21:41 66 X3.1 core No · · ·

XF4 2014 Oct 25 16:55 17:08 76 X1.0 core No · · ·

XF5 2014 Oct 26 10:04 10:56 74 X2.0 core No · · ·

XF6 2014 Oct 27 14:12 14:47 57 X2.0 core No · · ·

X 级耀斑

MF1 2014 Oct 18 04:17 05:03 91 X1.1 core No · · ·

MF2 2014 Oct 20 09:00 09:11 20 M3.9 core No · · ·

MF3 2014 Oct 20 16:00 16:37 55 M4.5 core No · · ·

MF4 2014 Oct 20 18:55 19:02 9 M1.4 periphery (L1a) No jet

MF5 2014 Oct 20 19:53 20:04 20 M1.7 core No · · ·

MF6 2014 Oct 20 22:43 22:55 30 M1.2 core No · · ·

MF7 2014 Oct 21 13:35 13:38 5 M1.2 periphery (L1) No jet

MF8 2014 Oct 22 01:16 01:59 72 M8.7 core No · · ·

MF9 2014 Oct 22 05:11 05:17 10 M2.7 core No · · ·

MF10 2014 Oct 23 09:44 09:50 12 M1.1 core No · · ·

MF11 2014 Oct 24 07:37 07:48 16 M4.0 periphery (L2b) Yes jet

MF12 2014 Oct 26 17:08 17:17 22 M1.0 core No · · ·

MF13 2014 Oct 26 18:07 18:15 13 M4.2 core No · · ·

MF14 2014 Oct 26 18:43 18:49 13 M1.9 core No · · ·

MF15 2014 Oct 26 19:59 20:21 46 M2.4 core No · · ·

MF16 2014 Oct 27 00:06 00:34 38 M7.1 core No · · ·

MF17 2014 Oct 27 01:44 02:02 27 M1.0 core No · · ·

MF18 2014 Oct 27 03:35 03:41 13 M1.3 core No · · ·

MF19 2014 Oct 27 09:59 10:09 27 M6.7 core No · · ·

MF20 2014 Oct 27 17:33 17:40 14 M1.4 periphery (L2) No jet
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在本文中，我们使用了 SDO 卫星上所搭载的 AIA 和 HMI 等仪器所提供的

观测数据。我们使用了 AIA 131 Å、171 Å、304 Å 和 1600 Å 在 2014 年 10 月

24 日 07:00 UT 到 09:20 UT 之间的观测数据。数据的空间分辨率为 0.6′′ pixel−1,

两幅图像之间的时间间隔为 12 秒。另外，我们使用了 HMI 观测到的 2014 年 10

月 23 日 12:00 UT 到 24 日 12:00 UT 之间一天的太阳光球层视向磁场数据，视

向磁场的观测数据拍照频率为 45 秒，我们使用的数据每张图像间隔 3 分钟，即

四幅一帧。为了了解活动区磁场的完整演化过程，我们还使用了 2014 年 10 月

18 日 00:00 UT 到 28 日 23:00 UT 这〸一天中时间间隔为 1 小时的 HMI 磁图，

磁图的空间分辨率均为 0.5′′ pixel−1。

在这个工作中，位于我国云南天文台抚仙湖太阳观测站的 NVST 所提供的

Hα 观测数据也发挥了重要作用。我们使用的数据为 NVST Hα 6562.8 Å 在 2014

年 10 月 24 日 07:50:12 UT 到 09:17:33 UT 这段时间内的观测结果，图像分辨

率为 0.168′′ pixel−1，图像之间间隔为 12 秒。

3.3 研究结果

3.3.1 第一次爆发

利用 SDO 卫星上 HMI 观测到的磁场演化数据，我们发现在耀斑发生之前

三天，即 2014 年 10 月 21 日开始，位于太阳南半球的活动区主负极黑子的东南

边出现了浮现磁通量区并不断的运动演化。大约三天后，即 10 月 24 日在该区

域出现了一个爆裂式喷流，随之触发了一个 M4.0 级耀斑和 CME。GOES 软 X

射线 1−8 Å 流量数据表明耀斑开始于 07:37 UT，并大约在 07:48 UT 左右达到

峰值。图3.1给出了耀斑峰值时刻附近 SDO 卫星 HMI 磁场和 AIA 多波段观测

以及 NVST 的观测结果。图（a）中为 HMI 给出的日面视向磁图，喷流发生在

黑子东南侧正负磁场剪切的区域。图（b）为 AIA 131 Å 观测到的喷流和耀斑，

相比其他波段来说，高温 131 Å 波段观测到的耀斑更加明显。图（c）和（e）分

别为 AIA 171 Å 和 304 Å 波段观测到的喷流，在低温 304 Å 图像上暗条更加明

显，被喷流冲开。图（d）给出了色球层的耀斑带，和图（a）对比可发现这个耀

斑为双带耀斑，东侧耀斑带扎根于负极性磁场，西侧耀斑带扎根于正极性磁场。

在 NVST Hα 6562.8 Å 观测中，喷流（箭头“A”所指示的亮结构）和暗条（箭头
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“B”指示的暗结构）的结构更加清晰（见图3.1（f））。不幸的是，由于 NVST 观

测时间开始较晚，我们只能利用 SDO 卫星的观测数据研究第一次爆发。

 

We also adopt the Atmospheric Imaging Assembly (AIA;
Lemen et al. 2012) multi-wavelength images and the
Helioseismic and Magnetic Imager (HMI; Scherrer
et al. 2012; Schou et al. 2012) data on board the SDO. We
choose the AIA 131, 171, 304, and 1600Å images, obtained
from 07:00 UT to 09:20 UT on October 24 with a pixel size of
0 6 and a cadence of 12 s. We use the HMI full-disk line-of-
sight (LOS) magnetograms with a 3 minute cadence, i.e., one
frame in four, from 2014 October 23 12:00 UT to 2014 October
24 12:00 UT.

3. RESULTS

By investigating the evolution of the HMI magnetograms,
we found that new magnetic flux started to emerge from 2014
October 21 in the southeast of the main negative polarity
sunspot in AR 12192. About three days later, a blowout jet
occurred at the emerging flux region, triggering an M4.0 flare
and a CME. The flare and the associated jet observed by the
SDO and NVST near the peak time were shown in Figure 1.
The GOES soft X-ray 1–8Å flux showed that the M4.0 flare
initiated at 07:37 UT, and reached its peak at 07:48 UT (see the
red curve in panel (b)). As shown in panel (a), the east flare
ribbon was located at the negative polarity fields and the west
ribbon was at the positive polarity fields. The appearances of
the jet and the filament eruption were similar in the higher-
temperature wavelength of 131Å and lower-temperature
wavelengths of 171 and 304Å (panels (b)–(c) and (e)). The

two ribbons of the flare in the chromosphere were observed in
the 1600Å image (panel (d)). The jet (the bright structure
denoted by arrows “A”) and the filament (the dark structure
indicated by arrow “B”) were clearly observed in the Hα image
(panel (f)). Unfortunately, the observations of NVST started
late and we can only use the SDO data to study the first
eruption.
The temporal evolution of the first eruption is shown in

Figure 2 (also see the accompanying animation). The filament
was in the east–west direction, with a projected length of
about 60 Mm. The east footpoint of the filament was
anchored in the negative polarity magnetic fields and the west
one is at the positive polarity fields (panel (a)). The blowout
jet appeared at about 07:38 UT, and the material of the bright
features was simultaneously ejected and moved toward the
south (indicated by the arrows in panels (b)–(c)). The most
distinct change of the filament is that it began to rise (denoted
by the arrow in panel (d)). From 07:44:19 UT, the projected
height of the filament increased by about 5 Mm in two
minutes. The region with EUV brightenings was extended as
seen in the AIA 304Å images and the flare reached its peak
at 07:48 UT (panel (e)). Some filament material was ejected
outward (denoted by the arrow in panel (f)). At 07:59 UT, the
flare had greatly decayed (panel (g)), and the filament erupted
(indicated by the arrow in panel (h)). At the decaying phase
of the flare, partial material of the erupting filament fell back
to the solar surface nearby its east footpoint. At about 08:12
UT, a CME was observed in the FOV of LASCO C2. The

Figure 1. HMI LOS magnetogram (panel (a)), AIA multi-wavelength images (panels (b)–(e)), and NVST Hα image (panel (f)) displaying the appearance of the first
eruption. The red contours in panel (a) display the flare ribbons in 1600 Å. In panel (b), the red curve displays the variation of the GOES soft-X-ray flux. The green
square in panel (e) outlines the FOV of panel (f). Arrows “A” and “B” in panel (f) denote the jet and the filament, respectively.

2

The Astrophysical Journal Letters, 814:L13 (8pp), 2015 November 20 Li et al.

图 3.1: SDO/HMI、AIA 和 NVST 观测到的 M4.0 级耀斑、喷流和对应的磁场环境。（a）

为 HMI 视向磁图，红色等值曲线对应 1600 Å 波段的耀斑带。（b−e）为 AIA 131 Å、

171 Å、1600 Å 和 304 Å 观测到的耀斑和喷流。（b）中的红色曲线展示了 GOES 观测

到的软 X 射线 1−8 Å 流量，（e）中绿色方框标出了 Hα 图像（f）的视场。（f）为 NVST

Hα 6562.8 Å 观测到的耀斑和对应的喷流，其中箭头“A”指示喷流，箭头“B”指示暗条。

图3.2为 AIA 304 Å 波段数据所展示的第一次暗条爆发过程。如（a）中绿

色箭头所指，在活动区 NOAA 12192 边缘的浮现磁通量区出现一个东西向的缠

绕暗条系统，其投影长度大约为 60 Mm。暗条的两个足点极性相反，东侧足点

扎根于负极性磁场，西侧的足点为正极性。由于磁场强烈的剪切、挤压，该浮现

磁通量区在 07:38 UT 时刻出现了喷流，同时亮结构物质被喷射出来并向南运动

（如（b）和（c）蓝色箭头所示）。暗条最明显的变化是开始上升（如（d）所示）：

从 07:44:19 UT 开始算，暗条的投影高度在两分钟内增加了 5 Mm。在 AIA 304

Å 波段图像上，EUV 增亮区域变大，耀斑在 07:48 UT 达到峰值。图（e）为耀
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斑峰值时期的暗条和喷流，图（f）可看出暗条被喷流冲开，形状和结构发生明

显改变。到 07:59 UT，耀斑显著衰减，暗条爆发（见图（h）中的箭头）。在耀

斑的衰减相，暗条爆发的一部分物质落回到暗条左侧足点附近的日面上。08:12

UT 左右在 LASCO C2 的视场中观测到 CME。CME 的角宽度大约为 90 度，平

均速度为约 500 km s−1。

 

图 3.2: AIA 304 Å 观测的第一次爆发时的暗条、喷流和耀斑。（a）中的等值曲线对应同

时刻的磁场，白色代表正极性，蓝色代表负极性。（a−g）中的绿色箭头指示第一个扭缠

的暗条，（b）和（c）中蓝色箭头指示喷流。（h）中的箭头指示暗条物质向外爆发。
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3.3.2 第二次爆发

 

With the high-resolution observations of the NVST, the
detailed evolution process of the second eruption was analyzed
(see Figure 3’s animation (b)). The filament and the “open”
lines are denoted in Figure 4(a) by arrows “A” and “B,”
respectively. By comparing the Hα and 171Å images, we find
that the structure denoted by arrow “B” in panel Figure 4(a)
corresponds to the “open” lines indicated by the blue arrows in
Figure 3(a). Therefore the structure “B” in Figure 4(a)
represents a set of “open” lines. The footpoint of the “open”
lines was located at the negative polarity magnetic fields, lying
at the northwest of the filament (Figure 4(a)). Then the “open”
lines began to interact with the filament and they gradually
reconnected. At 08:40:03 UT, many “open” lines within the
area marked by the brackets disconnected from their initial
footpoints (panel (b)). The “open” lines continued moving
eastward and reconnecting with the filament. During the
reconnection process, the interaction area of the filament and
the “open” lines was brightened up as observed in EUV lines,

e.g., the AIA 171Å line (denoted by the green arrow in
Figure 3(b2)). At 08:43:53 UT, the “open” lines totally
connected with the filament, and a new system of the filament
and “open” lines was formed, as displayed in panel (c). After
that, the filament started to untwist, triggering the rotation of
the new system and leading to the brightening (panel (d)). The
highly twisted system rotated continuously (panel (e)), and
lasted for about twenty minutes. The rotation angle caused by
the untwisting motion was about 8π (see the next paragraph for
details). At the late phase of the rotation, the twist of the system
was significantly released (panel (f)). The comparison of panels
(a) and (f) showed that the footpoints of the “open” lines were
shifted to the east end of the filament. As the system rotated,
the magnetic twist propagated outward along “open” lines (see
the Figure 4’s animation). To show the propagation process
well, we take a bright helical structure as an example. At
08:53:35 UT, the projected position of the helical structure was
located at (40″, −475″), as denoted by the arrow in panel (g).

Figure 3. AIA 171 Å image (panel (a)) displaying the general appearance and the surrounding environment before the second eruption. AIA 171 Å (panels (b1)–(b3))
and 304 Å (panels (c1)–(c3)) images showing the second eruption process (also see the animation). The white and red curves are the contours of the positive polarity
fields, and the blue curves are the contours of the negative fields. The arrows in panel (a) denote the “open” field lines, and the arrows in panels (b1) and (c1) indicate
the filament. The green arrow in panel (b2) indicates the brightening region. The box in panel (a) outlines the FOV of panels (b1)–(c3), and the box in panel (b2) marks
the FOV of Figure 4.

(Animations a and b of this figure are available.)
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图 3.3: AIA 171 Å 和 304 Å 观测到的第二次暗条爆发过程和喷流。（a）展示了第二次

爆发前的周围环境，蓝色箭头指示开放磁力线。（b1）和（c1）中等值曲线对应同时刻的

磁场，蓝色曲线对应负极性磁场，白色和红色曲线对应正极性磁场，蓝色箭头指示暗条

系统。（b2）中的绿色箭头指向增亮区域，蓝色方框则表示图3.4的视场。

大约在第一次暗条爆发二〸多分钟后，在（40′′，−430′′）处出现了第二个缠

绕的暗条，这个暗条爆发伴随了另一个喷流。图3.3为用 AIA 的 171 Å 和 304 Å

波段观察到的第二次暗条爆发。（b1）和（c1）中的蓝色箭头指示了爆发前的暗

条，等值曲线对应同时刻磁场，蓝色曲线表示负极性磁场，白色和红色曲线表示

正极性磁场。一系列开放磁力线扎根于暗条东侧足点附近的负极性磁场，这些开

放磁力线被前一个喷流落下来的暗物质示踪出来，如（a）中蓝色箭头所示。暗

条西侧足点被开放场的暗物质遮挡住，看起来扎根于正极性磁场。在 08:41 UT
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左右，暗条与开放磁力线开始相互作用，两个波段都清晰显示出喷流与暗条交

缠，如图（b2）和（c2）所示。相互作用的区域增亮，最终暗条爆发（见图（b3）

和（c3））。

 

About four minutes later, the helical structure reached a new
position (25″−600″; indicated by the arrow in panel (h)). The
average moving velocity of the structure was estimated to be
about 400 km s−1.

For a detailed analysis of the untwisting process of the
filament and the “open” lines, we focus on the marked
rectangle regions in Figure 4(e), track the shift movement of
dark fine structures, and mark the position changes of the
structures with time (see Figure 5). The dark threads in the Hα
images are considered to represent flux tubes of the filament. In
order to measure the rotation angle of the filament, we draw a
red line, which is perpendicular to the filament spine. As the
filament rotated, the intersection (marked by the blue arrows)
between each dark thread and the red line shifted from left to
right (panels (a1)–(a4) and (b1)–(b4)), indicating a clockwise
rotation. We deduce the rotation angle from the shift distance.

To illustrate how we measure the rotation of the filament, a
cartoon is inserted into panel (a). The filament is considered to
be a circular cylinder. The width of the filament is 2R and the
distance from the intersection to the filament left edge is b. We
define R b Rcos ,( )a = - and then the rotation angle Δα
between t1 and t2 is α2− α1. This measurement method works
under the assumption that the filament consisting of dark
threads rotates rigidly. Because we do not trace and measure
the movement of dark features along the field lines, the material
flow will not affect our results. For one analyzed thread, it was
on the left edge of the filament at the beginning (panel (a1)).
About 24 s later, the intersection position moved to the west
for about 3″ (shown in panel (a2)). Until 08:53:34 UT, the
intersection moved about 6″ (panel (c)). We calculate the
movement of the intersecting position every 12 s, until the
thread moved to the right edge of the filament (indicated in

Figure 4. Panels (a)–(f): NVST Hα images showing the detailed interaction process of the filament and the “open” lines (also see Figure 3’s animation (b)). Panels
(g)–(h): AIA 171 Å images displaying the outward propagation process of the magnetic twist (also see Figure 4’s animation). The red and blue curves in panel (a) are
the contours of the positive and negative magnetic fields, respectively. Arrows “A” and “B” in panel (a) denote the filament and the “open” lines, respectively. The
arrow in panel (c) indicates the new system, and the arrow in panel (f) denotes the structure of the system after rotation. The brackets in panels (a)–(c) mark the area
where the “open” field lines disconnected. The red rectangles in panels (a) and (f) outline the footpoints of the “open” lines. The brown rectangle in panel (e) outlines
the FOV of Figure 5. The arrows in panels (g) and (h) indicate the positions of the outward propagating twist.

(An animation of this figure is available.)

5

The Astrophysical Journal Letters, 814:L13 (8pp), 2015 November 20 Li et al.

图 3.4: 第二次暗条爆发过程。（a−f）：NVST Hα 6562.8 Å 波段观测到的暗条和开放场

的相互作用过程。（a）中等值曲线对应同时刻磁场结构，蓝色为负极性，红色为正极性；

箭头“A”和“B”分别指示暗条和开放磁力线。（a−c）中的中括号表示开放磁力线断开连

接。（e）中棕色方框为图3.5的视场范围。（f）中的箭头表示旋转运动后的系统结构。（a）

和（f）中红色方框圈出了喷流足点。（g）和（h）：AIA 171 Å 图像展示了磁扭缠的向外

传播过程，其中蓝色箭头指示了一个向外传播的扭缠结构。

借助 NVST 的高分辨率观测，我们清晰观测到第二次爆发的过程，如图3.4所

示。（a）中的箭头“A”指向暗条。通过对比 Hα 和 171 Å 的图像，我们可发现

图3.4（a）中箭头“B”指示的结构与图3.3（a）中蓝色箭头表示的结构相对应，因
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此箭头“B”代表开放磁力线。开放磁力线的足点扎根于负极性磁场，位于暗条的

西北侧。之后，开放磁力线与暗条发生作用，并逐渐相互连接。在 08:40:03 UT,

图（b）中括号区域内的开放磁力线与它们最初足点分离。这些开放磁力线持续

向东运动并与暗条发生重联。重联期间，暗条和开放磁力线作用区域在 EUV 波

段增亮。在 08:43:53 UT，开放磁力线和暗条完全连接在一起，形成了一个新系

统，如（c）所示。在此之后, 暗条开始解扭缠，带动新系统朝着原来扭缠相反的

方向旋转。从（d）中，我们可看到两者的作用区域有明显的增亮，表现为一个小

耀斑。这个高度扭缠的新系统不停旋转，旋转持续了大约二〸分钟，角度为 8π

左右（详细情况见下段）。在旋转后期，系统磁螺度被显著释放（见（f））。（a）和

（f）的对比表明开放磁力线的足点在爆发前后向东移动，大致移动到暗条的东北

端。随着系统旋转，磁螺度沿着开放磁力线向外传播。为了清晰表明这个过程，

我们选择了一个亮的扭缠结构作为例子。如（g）中的箭头所指，在 08:53:35 UT

时刻一个扭缠结构的投影位置是（40′′，−430′′）。大概 4 分钟后，这个扭缠结构

到达了一个新位置 −−（25′′，−600′′），见（h）中的箭头。这个结构的平均运动

速度大约为 400 km s−1。

为了细致研究缠绕暗条和与开放磁力线相互作用后的解缠过程，我们把研

究目标集中到图3.4（e）中所画区域，跟踪其中暗纤维结构的解缠运动，并标出

暗纤维结构位置随时间的变化（见图3.5）。Hα 图像上的暗纤维被认为是代表暗

条的磁流管。为了测量暗条的旋转角度，我们花了一条垂直于暗条脊的红色直

线。图中蓝色箭头标示了暗纤维结构与直线的相交位置，我们可以根据它们相交

位置的移动来判断纤维结构的移动。当暗条旋转的时候，（a1−a4）和（b1−b4）

中纤维暗结构与直线的相交位置随着时间推移向右移动，表明实际喷流在顺时

针旋转。从平移距离，我们可以大概推算出旋转角度，测量方法见图（a）中的卡

通。暗条被看作是圆柱体，在图像上暗条的宽度是 2R，相交位置距暗条左边缘

的距离是 b。我们定义 cos α = (R − b)/R，那么时刻 t1 到 t2 的旋转角度是 α2

− α1。这个测量方法建立在暗条是由刚性旋转的暗纤维组成的前提条件下。因

为我们没有跟踪测量暗纤维沿着磁场线的运动，所以物质流不会影响我们的结

果。在图3.5中（a1）时刻，我们在喷流左端发现一个容易追踪的纤维结构，24

秒后（图（a2）所示）相交位置向右移动的距离约为 3′′，36 秒后（图（a3）所

示）相交位置又向右移动了约 6′′。以此类推，每隔 12 秒我们算出相交位置移动
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图 3.5: 喷流的旋转运动。（a1−a4）和（b1−b4）为某个纤维暗结构随时间的位置变化。（c）

为两分钟内喷流转过的角度及角速度随时间变化的折线图。

77



太阳大气中的喷流

的距离，直到纤维结构移动到喷流右侧（如图（a4）所示）。由于该纤维结构在

喷流背面的运动无法被观测到，我们选择了图（a4）时刻的另一个能追踪的纤维

结构，如图（b1）所示。继续按照之前的方法追踪，并将纤维结构的移动距离叠

加在前一分钟的上面，我们便能得出两分钟内喷流转过的角度及角速度随时间

的变化。如（c）中所示，喷流在两分钟内转过的角度为 200 度；角速度不是均

匀的，而是有加速和减速过程，最低角速度为 30 度/分钟，最大角速度达到 230

度/分钟，平均角速度为 100 度/分钟。整个旋转过程约为二〸分钟，由于角速度

不均匀，总旋转角度为 8π 左右是正常的。通常来说，很多机制会导致磁绳的爆

发，例如 kink 不稳定性 [27] 和 torus 不稳定性 [208]。然而，根据一些之前的研究，

即使对于一些高扭缠、低层次的暗条，尤其是对于那些长度较短的，仍然可以保

持稳定 [209,210]。

3.4 结果与讨论

在本章中，我们利用 SDO 卫星数据简要分析了太阳超级活动区 NOAA

12192 中唯一伴随 CME 的 M4.0 级耀斑。在活动区边缘发生了两个暗条爆发

过程。活动区主负极黑子的东南边有持续不断的磁通量浮现，形成缠绕的暗条系

统。第一次暗条爆发引发了喷流，触发一个 M4.0 级耀斑，这个 M 级耀斑伴随本

活动区唯一的 CME 事件。借助云南天文台 NVST 的精细观测，我们详细分析

了第二次暗条爆发的过程：暗条与开放磁力线相互连接，形成了一个新系统。之

后，暗条解缠，带动新系统旋转，总旋转角度为 8π，平均旋转速度为 100 度/分

钟。

作为 1990 年 11 月以来最大的活动区，活动区 NOAA 12192 是耀斑产量最

高的活动区。除了我们研究的这个 M4.0 级耀斑，所有源自活动区核心的 X 耀

斑和其他 M 耀斑都没有伴随任何 CME。根据有关该活动区的最新研究，受限

耀斑受到上覆磁场的强约束影响，并且背景场的衰减因子低于 torus 不稳定性的

典型起始阈值，因此不会产生 CME [206,207,211]。但是，在本研究中，这个 M4.0

级耀斑位于活动区的边缘而不是核心区域，并产生了一个 CME。我们发现这个

耀斑是由爆裂喷流触发的，由于耀斑物质与开放场之间的相互作用，耀斑成为一

个爆发性耀斑，导致了 CME [207]。
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在标准喷流模型中，喷流是由浮现的小尺度磁环与原先存在的开放磁力线

之间的磁重联引起的。根据爆裂喷流模型，在磁环底部存在一根暗条，该暗条参

与重联并爆发。尽管许多作者 [72,102,122] 都报导了后一种模型的观测证据，但暗

条和开放磁力线之间的相互作用过程还没被清晰观测到的。在本文中，暗条可以

在多个波段，例如 AIA 304 Å、171 Å 和 131 Å 被识别出来，尤其是在 NVST

Hα 波段。如图3.4（a）中的 Hα 图像所示，暗条一端的位置靠近开放场，然后

它们之间的相互作用开始了（图3.4（b））。大约 16 分钟后，它们的拓扑结构发

生了显著改变，并且在暗条和开放磁力线之间建立了新的连接（图3.4（c））。据

我们所知，这种详细的相互作用过程是本文首次报道的，这得益于 NVST 提供

了高质量的 Hα 数据。

正如 Zhang & Low（2005）[212] 所指出的那样，日冕中磁螺度的积累可以储

存磁能，这对 CME 的产生起作用。当储存的自由能高于 Aly 极限时 [213,214]，会

引起太阳爆发活动。作为系统磁螺度的表现，磁扭缠可以通过暗条结构推断出。

因此，我们试图通过观察暗条结构的演化来研究磁扭缠。在本研究中，我们展示

了不同系统之间的扭缠传递过程以及扭缠从较低层大气到高层大气传播的情形。

如图3.4（a）所示，磁螺度最初存储在缠绕的暗条结构中。在暗条和开放磁力线

之间相互作用之后，形成了连接暗条和开放磁力线的新系统。然后，新系统由于

暗条的解缠而旋转，因此螺度从封闭的暗条系统转移到开放场中。在旋转运动

中，磁螺度可能从较低的大气层传播到较高层大气。我们推测螺度可能最终随着

CME 传播到行星际空间中。

该工作发表于：2015, ApJL, 814, L13
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第 4 章 扎根于耀斑带上的喷流

4.1 研究背景

不同天基和地基望远镜获得的数据在空间和时间分辨率上不断进步，丰富

了我们在观测和模拟上对太阳喷流的理解。但是，太阳喷流的驱动机制还未被完

全理解。喷流目前普遍公认的驱动机制是浮现的磁通量与周围磁场之间的磁重

联，有时还会伴随磁对消。模拟工作提供证据表明重联过程中的色球蒸发可以

产生日冕喷流 [215,216]。色球蒸发是由磁重联过程间接产生的：磁重联将能量以热

能、加速的高能粒子和压缩流的形式释放到周围的等离子体中。来自重联点的热

能和加速粒子向下传播并沉积在色球中，使得色球压力和温度增加，产生了蒸发

流。蒸发流将等离子体供应给封闭和开放的磁力线中，之后被沿磁场的压力梯度

加速形成喷流。

喷流经常伴随着其它太阳爆发事件，如暗条爆发、CME 和耀斑等。耀斑一般

出现在喷流足点附近，是磁重联的表现。在本章中，通过 IRIS 对活动区 NOAA

12673 中的 X8.2 级耀斑和活动区 NOAA 12192 中的 X1.0 级耀斑的高分辨率观

测数据，我们首次报道了一种特殊的喷流——扎根于耀斑带上的喷流。结合耀斑

模型和光谱观测结果，我们提出其驱动机制为色球蒸发。这个工作所使用的数据

介绍在第二节中，在第三节中我们详细分析了这两个事件，本章第四节为总结和

讨论。

4.2 数据介绍与分析

我们使用了搭载在 SDO 卫星上 HMI 和 AIA 的观测数据。HMI 全日面视向

磁图的像素大小为 0.5′′，时间间隔是 45 s。AIA 在七个极紫外波段和三个紫外波

段提供了具有高空间分辨率（0.6′′ pixel−1，∼ 430 km）和高时间分辨率（12/24

s）的全日面图像。为研究 2017 年 9 月 10 日 X8.2 级耀斑期间发生的喷流，我

们使用了从 15:30 UT 到 16:30 UT 之间的 AIA 94 Å，131 Å，171 Å，193 Å 和

304 Å 图像，这些图像对应的温度 log T [K] 分别为约 6.8、7.0（和 5.6），5.8、

6.2 和 4.7。
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IRIS 卫星同时提供了太阳大气的光谱和成像观测。对于 2017 年 9 月 10 日

的 X8.2 级耀斑，我们利用了从 12:59:47 UT 到 19:23:38 UT 拍摄的一系列 IRIS

狭缝 1330 Å 图像，图像分辨率为 0.333′′ pixel−1，时间间隔为 9 s，图像视场为

119′′ × 119′′。1330 Å 通道包含来自色球层和较低过渡区形成的强 C II 1334/1335

Å 线的发射，以及来自光球层和较低色球层的连续谱。对于 2014 年 10 月 25 日

的 X1.0 级耀斑，我们利用了 IRIS 狭缝 1330 Å 图像，其时间间隔为 16 s，空间

分辨率为 0.333′′。我们还使用了“C II 1336”和“Si IV 1394”这两个窗口时间间隔

为 5 s 的 IRIS 光谱图。

4.3 研究结果

4.3.1 2017 年 9 月 10 日的 X8.2 级耀斑

在 2017 年 9 月 4 日至 10 日之间，活动区 NOAA 12673 产生了 4 个 X 级，

27 个 M 级和大量更低级别的耀斑，成为第 24 个太阳活动周最活跃的耀斑发源

区域 [217]。9 月 10 日，该活动区产生一个 X8.2 级耀斑。这个 X8.2 级耀斑开始

于 15:35 UT，并于 16:06 UT 左右达到峰值。利用 AIA 171 Å 观测数据（参见

图4.1（a1−a4）），我们在该耀斑的南侧观察到许多喷流。这些小尺度喷流开始于

15:55 UT。从 16:09 UT 时刻开始，喷流随着耀斑带的发展在更南的地方接连出

现，平均传播速度约为 45 km s−1。图4.1中展示了两个比较明显的喷流，在（a2）

中分别标记为“1”和“2”。在 171 Å 波段的观测中，这些喷流浮现出来，迅速增长

并且具有 192 km s−1 和 212 km s−1 的表观速度。这里的表观速度是喷流明亮前

沿的传播速度。两个喷流的长度都超过 9 Mm。（a3−a4）中的红色箭头指示了

171 Å 图像中的耀斑后环。随着耀斑后环的出现，扎根于这些后环足点处的喷流

逐渐消失（见（a4））。这些喷流在 AIA 其它波长的图像上也很明显。（b1−b2）和

（d1−d2）分别是展示喷流“1”和“2”演化过程的 AIA 193 Å 和 304 Å 图像。（b1）和

（d1）显示了喷流出现之前的情况。绿色和蓝色箭头指向喷流出现的位置。（b2）

和（d2）展示了这两个喷流的形态。喷流“1”的轨迹由绿色三角形符号表示。喷

流“1”的表观速度在 193 Å 波段为 172 km s−1，在 304 Å 波段为 184 km s−1。蓝

色菱形符号表示喷流“2”的轨迹，在 193 Å 中，其速度为 196 km s−1；在 304 Å

图像中，喷流“2”的表观速度为 207 km s−1。（c1−c2）和（e1−e2）分别显示了喷
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流“3”在 94 Å 和 131 Å 图像上的演化。红色箭头指示喷流“3”的位置，红色符号

显示该喷流的轨迹，表观速度为 94 Å 中的 72 km s−1 和 131 Å 中的 64 km s−1。
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Fig. 1. (a1)–(a4): AIA 171 Å images showing the flare and jet-like features on 2017 September 10. The red square in panel (a1) outlines the FOV of
figure 2. (b1) and (b2): AIA 193 Å images displaying the development of two jet-like features which is pointed out by the green and blue arrows.
(d1) and (d2): Evolution of same two features as shown in panels (b1) and (b2) using AIA 304 Å images. The green triangular symbols and the blue
diamond symbols indicate the trajectories of these two features. Panels (c1)–(c2) and (e1)–(e2) are AIA 94 Å images and 131 Å images displaying
the development of a jet-like feature which is marked by the red arrows, respectively. The red symbols display the trajectories of this feature. An
animation of this figure (movie 1) is available online as supplementary data.

condensation showed up, these jet-like features located on
the flare ribbons began to disappear [see panel (a6)]. To
estimate the number of the jet-like features, we studied the
brightness along the positions identified by slice “A–B” in
panel (a4). The trend value is estimated using the single
Gaussian fitting. Figure 2(b) displays the result of bright-
ness minus the trend value. The background value was
about 1000 digital number (DN) pixel−1, and we defined
that a feature’s brightness exceeded a quarter of the back-
ground brightness. Therefore, there existed 28 jet-like fea-
tures whose exceeded brightness was over 250 DN pixel−1

[the blue line in panel (b)] on the 41-Mm-length area. We
estimate the number of jet-like features, and its variation
during the flare is presented in panel (c) with the cross
symbols. The curve displays the variation of the GOES
soft X-ray 1–8 Å flux, and the start and peak times of the
flare are indicated by the blue dotted lines. The jet-like fea-
tures occurred after the flare began, and the number of jets
increased. After the peak of the flare, the number of the
jet-like features decreased and then disappeared.

Figure 3 displays the evolution of two jet-like fea-
tures observed in IRIS 1330 Å images. The blue arrows
in the upper/lower panels point out the positions of the
first/second feature we focus on. The first jet-like fea-
ture occurred at the area outlined by the rectangle in

figure 2(a2), which began at 15:59:52 UT, rose up from
the limb and then fell back. During its rising stage, the
feature had a apparent velocity of 44 km s−1. The fea-
ture had a maximum width of 1040 km, and lasted for
about 140 s. At 16:09:59 UT, the second feature took place
in the area delineated by the rectangle in figure 2(a5).
It ejected upward, fell back, and then disappeared at
16:10:55 UT. The width of the second feature was about
820 km, and the feature had a apparent velocity of
116 km s−1.

We analyzed the properties of 15 isolated jet-like fea-
tures. The lifetimes of the jet-like features were 56–184 s,
with the mean value of 87 s. The widths of the jet-like fea-
tures were between 670 and 1340 km, and the lengths of
the jet-like features were 2.0–3.8 Mm. All these features
went upward and had apparent velocities of 28–116 km s−1.
Through statistics, the mean values of width, length, and
velocity of the jet-like features were 890 km, 2.7 Mm, and
70 km s−1, respectively. The IRIS observed the flare ribbon
with a length of 51 Mm, and the occurrence of the jet-like
features lasted for about 20 min. Since there were 28 jet-
like features on a 41 Mm length flare ribbon and the mean
lifetime of jet-like features was 87 s, we can estimate that
there arose approximately 480 jet-like features in the IRIS
observations.
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图 4.1: SDO 卫星观测到的 2019 年 9 月 10 日的 X8.2 级耀斑事件。（a1−a4）：AIA 171

Å 图像显示的耀斑和喷流。（a1）中的红色正方形勾勒了图4.2的视场。（b1）和（b2）：

AIA 193 Å 图像展示了两个喷流的演化，如绿色和蓝色箭头所示。（d1）和（d2）：AIA

304 Å 图像展示了（b1）和（b2）中的两个喷流的演化过程。绿色三角形符号和蓝色菱

形符号分别指示了这两个喷流的轨迹。（c1−c2）和（e1−e2）分别是显示了由红色箭头

标记的喷流“3”发展的 AIA 94 Å 图像和 131 Å 图像，红色符号表现了该喷流的运动轨

迹。

IRIS 也观测到这些扎根于耀斑带上的喷流（见图4.2），IRIS 的视场由图4.1

（a1）中的红色方框表示。图4.2（a1−a6）显示了 IRIS 1330 Å 观察到的喷流的发

展过程。在 15:38 UT 时刻，小规模的喷流开始出现（由（a1）中的箭头标记）。在

15:52 UT 到 15:58 UT 这段时间内，耀斑带上的喷流依次变亮，如图（a2−a4）中

的绿色箭头所示。从 15:58 UT 开始，第二条耀斑带也可以被观测到，如图（a5）
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Fig. 2. (a1)–(a6): IRIS 1330 Å images displaying the development of the jet-like features rooted in the flare ribbons. The arrow in panel (a1) denotes
the position where the brightening first occurred and the arrows in panels (a2)–(a4) indicate the propagating of the ribbons. The rectangle in panel
(a2) outlines the FOV of figures 3(a1)–3(a4) and the rectangle in panel (a5) outlines the FOV of figures 3(b1)–3(b4). (b): Brightness above the mean
value across the slice “A–B”in panel (a4). (c): Variations of the number of the jet-like features during the flare presented by the cross symbols. The
curve displays the variation of the GOES soft X-ray 1–8 Å flux and the dashed lines indicate the begin and peak time of the flare. An animation of this
figure (movie 2) is available online as supplementary data. (Color online)

The jet-like features rooted in the flare ribbons are
reported for the first time. The temporal and spatial
relationships between the jet-like features and flare sug-
gest that these jet-like features may possess a different
driving mechanism, which is related to the onset of the
two-ribbon flare. According to the standard model of two-
ribbon flares (Forbes 2010; Fletcher et al. 2011), magnetic
reconnection releases energy, and this energy accelerates
non-thermal particles and heats the plasma near the recon-
nection site. The combination of the thermal conduction
and particle beams transport the energy to the chromo-
sphere through the relatively tenuous corona, stopping in

the cooler, dense plasma. When the energy input to the
chromosphere exceeds what can be shed by radiative and
conductive losses, chromospheric material is heated rapidly
up to a temperature on the order of 10 MK. The overpres-
sure associated with the chromospheric heating will drive
the heated plasma upward to fill the flare loops (Priest &
Forbes 2002). The evaporation upflows are often from the
outer edges of the flare ribbons, which may make it look
as though the evaporation upflows are rooted in the flare
ribbons.

This flare was located at the solar west limb, so we could
directly observe the vertical motions of the jet-like features
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图 4.2: IRIS 观测到的扎根于耀斑带上的喷流。（a1）中的箭头表示喷流首次出现的位

置，（a2−a4）中的箭头指示耀斑带的传播方向。（a2）和（a5）中的矩形分别标出了

图4.3中（a1−a4）和（b1−b4）的视场。（b）：“A−B”切片处减去背景趋势值后的亮度

值。（c）：〸字符号表示了耀斑期间喷流的数量变化，曲线显示了 GOES 软 X 射线 1−8

Å 流量的变化，蓝色虚线表示耀斑的开始时刻和峰值时刻。
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所示，两条耀斑带上都扎根着喷流。在 16:23 UT 时刻之后，冷的物质开始在环

的顶部开始凝结，然后落到环的足点，从而示踪出耀斑后环的结构。冷凝出现

后，扎根于耀斑带上的这些喷流慢慢消失，如图（a6）所示。为了估计这些喷流

的数量，我们研究了图（a4）中“A−B”切片所在的位置的亮度。首先，我们使用

单高斯拟合估计了背景趋势值，图4.2（b）展示了亮度减去趋势值后的结果。背

景平均值约为 1000 DN pixel−1，我们定义亮度超过背景亮度四分之一的喷射物

为喷流。因此，在长度为 41 Mm 的区域上存在 28 个喷流，即亮度超过 250 DN

pixel−1（图（b）中的蓝线）的喷射物。我们估计了不同时刻喷流的数量，在耀

斑期间喷流数量的变化在（c）中用〸字符号展示出来。曲线则显示了 GOES 软

X 射线 1−8 Å 流量的变化，蓝色虚线标示了耀斑的开始和峰值时刻。我们发现，

耀斑爆发后开始出现喷流，随之喷流数目逐渐增加。在耀斑达到峰值之后，喷流

的数量减少，到最后消失。
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Fig. 3. IRIS 1330 Å images displaying the evolutions of two jet-like features. The bottom arrows denote the positions of the two features. The crosses
in panels (a3) and (b3) indicate the trajectories of the bright points which we track to determine the velocities of these features. (Color online)

against the solar surface. These jet-like features were rooted
in the flare ribbons and could be recognised using the
AIA EUV wavelengths. The velocities of jet-like features
were 28–116 km s−1 with the mean value of 70 km s−1,
consistent with previous IRIS spectroscopic observations
in which the velocities of evaporation upflows are mostly
around 100 km s−1 or smaller (e.g., Zhang et al. 2016; Li
et al. 2017). Combining these observations with the theory,
we suggest that these jet-like features on the flare ribbon
were driven by chromospheric evaporation.

3.2 The X1.0 flare on 2014 October 25

Previous works on chromospheric evaporation mostly rely
on spectroscopic observations, since the best way to observe
vertical flow in on-disk observations is spectroscopy. The
spectral signature of chromospheric evaporation is the
blueshift of hot emission lines, indicating the presence of hot
and fast (from tens of km s−1 to several hundreds of km s−1)
plasma upflows (Fisher et al. 1985; Tian et al. 2015). We
checked more IRIS data to look for the events in which sim-
ilar jet-like features occurred and the features were captured
by the IRIS slit. During the X1.0 class on 2014 October 25,
we found similar jet-like features. The X1.0 flare happened
in AR 12192, which produced six X-class and 29 M-class
flares from October 18 to 29. As shown in figure 4(a), this
flare is a two-ribbon flare. The GOES soft X-ray 1–8 Å
flux showed that the X1.0 flare initiated at 16:55 UT and
reached its peak at 17:08 UT (see the green curve). The flare
ribbons could also be observed using the IRIS 1330 Å slit-
jaw images. During the rising stage of the flare, we observed

several jet-like features at one ribbon of this flare, and two
of them are displayed in figures 4(b1)–4(b2).

During the development of the jet-like feature “1”, it
passed through the IRIS slit. At the base of the jet-like fea-
ture (marked by the green cross symbols), we employed the
IRIS raster level 2 data, which have been dark-corrected,
flat-fielded, and geometrically corrected, to measure the
spectral information of this jet-like feature. The hot line
of Fe XXI 1354.08 Å (log T ∼ 7.05) in the corona and the
cool line of Si IV 1402.77 Å (log T ∼ 4.8) in the transition
region were chosen to investigate chromospheric evapo-
ration (De Pontieu et al. 2014; Tian et al. 2014). The
nearby relatively strong neutral lines, “O I” 1355.5977 Å
and “S I” 1401.5136 Å (Tian et al. 2015), were used for
absolute wavelength calibration, respectively. As shown in
figures 4(c1)–4(d2), there is significant enhancement at the
blue side of the Fe XXI 1354.08 Å rest position. There are
several neutral and singly ionized lines, i.e., the C I line
at 1354.29 Å, the Fe II lines at 1353.02 Å, 1354.01 Å, and
1354.75 Å, the Si II lines at 1352.64 Å and 1353.72 Å, and
some unidentified lines at 1353.32 Å and 1353.39 Å, are
blended with the broad line of Fe XXI 1354.08 Å. How-
ever, these lines are narrow and cannot explain the bulk
enhancement. This emission feature is likely due to the
blueshifted Fe XXI line. The blueshift of the Fe XXI line
became enhanced and more clear as the jet-like feature
developed [∼143 km s−1, see panel (d2) and movie 31]. As
shown in panels (e1) and (e2), the cool Si IV 1402.77 Å
line exhibits obvious redshift, and the Doppler velocity rel-
ative to the background was about 13 km s−1 [see panels
(f1) and (f2)]. Our results agree with the spectroscopic
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图 4.3: IRIS 1330 Å 图像观测到的两个喷流的演化。底部箭头指示两个喷流的位置。（a3）

和（b3）中的〸字符号展示了我们所跟踪的喷流中亮点的轨迹。

利用 IRIS 1330Å 波段的观测数据，我们详细研究了单个喷流的演化，图4.3中
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上面和下面一行分别给出了一个例子。上/下行中的蓝色箭头指出了我们关注的

第一个/第二个喷流的位置。第一个喷流发生在图4.2（a2）中矩形所框出的区域，

该喷流开始于 15:59:52 UT，从日面边缘上升然后回落。在上升阶段，该喷流的

表观速度为 44 km s−1。该喷流的最大宽度为 1040 km，持续时间大约为 140 s。

在 16:09:59 UT，第二个喷流出现在图4.2（a5）中由矩形划定的区域中。它向上

喷射，回落，然后在 16:10:55 UT 时消失。第二个喷流的宽度约为 820 km，表

观速度为 116 km s−1。

表 4.1: 15 个孤立喷流的特性

No.
寿命

（s）

宽度

（km）

长度

（km）

速度

（km s−1）

1 94 1130 2.4 65

2 56 1020 2.1 87

3 187 1340 3.5 28

4 56 690 3.2 95

5 65 750 3.1 137

6 84 680 3.8 73

7 140 1040 2.7 44

8 84 890 2.7 55

9 65 820 2.9 116

10 56 680 2.0 106

11 93 1190 3.4 63

12 112 780 2.4 39

13 56 750 2.2 61

14 65 670 2.4 53

15 84 820 2.0 32

我们分析了 15 个孤立喷流的特性（见表4.1）。这些喷流的寿命为 56 − 187

s，平均值为 87 s。喷流的宽度在 670 至 1340 km 之间，长度为 2.0 − 3.8 Mm。

所有喷流都向上运动，并具有 28 − 116 km s−1 的表观速度。通过统计，喷流的

宽度，长度和速度的平均值分别为 890 km，2.7 Mm 和 70 km s−1。IRIS 所观察
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到的耀斑带的长度为 51 Mm，并且喷流持续了约 20 分钟。由于一条 41 Mm 长

的耀斑带上约出现了 28 个喷流，并且喷流的平均寿命为 87 s，因此我们可以估

算出 IRIS 观测中出现了约 480 个喷流。

这是我们第一次发现扎根在耀斑带上的喷流。喷流和耀斑之间的时间和空

间关系表明：这些喷流可能具有不同的驱动机制，与双带耀斑的爆发有关。根据

双带耀斑的标准模型 [218,219]，磁重联会释放能量，这些能量会加速非热粒子并加

热重联部位附近的等离子体。热传导和高速粒子束会将能量通过相对较稀薄的

日冕传输至色球，并停留在较冷的致密等离子体中。当输入到色球层的能量超过

辐射和传导损耗所消耗的能量时，色球层物质会迅速被加热到大约 10 MK 的温

度。与色球加热所伴随的过高压力将驱使加热的等离子体向上运动并填充耀斑

环 [220]。色球蒸发导致的上升流通常来自耀斑带的外边缘，这可能使其看起来好

像蒸发的上升流扎根在耀斑带中。

这里的 X8.2 级耀斑位于太阳的西边缘，因此我们可以直接观察到喷流垂直

于太阳表面的运动。这些喷流扎根在耀斑带中，可以使用 AIA 的远紫外波段识

别。喷流的速度为 28 − 116 km s−1，平均值为 70 km s−1，这与以前 IRIS 光

谱观测的结果一致：色球蒸发所导致上升流的速度大多在 100 km s−1 左右或更

小 [221,222]。将观察结果与理论结合起来，我们推测这些扎根在耀斑带上的喷流是

由色球蒸发驱动的。

4.3.2 2014 年 10 月 25 日的 X1.0 级耀斑

之前关于色球蒸发的工作主要依靠光谱观测，因为在日面观测中观察垂直

流的最佳方法是光谱分析。色球蒸发的光谱特征是热发射线的蓝移，表明存在热

的和快速的（从几〸 km s−1 到几百 km s−1）等离子体上升流 [223,224]。我们检查

了更多的 IRIS 数据，以寻找发生类似喷流并有相应的 IRIS 光谱观测的事件。我

们找到了 9 个有类似喷流的事件，其中在 2014 年 10 月 25 日的 X1.0 耀斑事件

中，在喷流发生位置有对应的光谱观测。这个 X1.0 级耀斑发生在活动区 NOAA

12192，该活动区从 10 月 18 日到 29 日产生了 6 个 X 级耀斑和 29 个 M 级耀

斑。GOES 的软 X 射线 1−8 Å 流量曲线表明，该耀斑开始于 16:55 UT，并在

17:08 UT 达到峰值（见图4.4（a）中绿色曲线）。IRIS 1330 Å 狭缝观测图像上

观测到了这个耀斑，如图4.4（a）所示，这个耀斑是双带耀斑。在耀斑的上升相，
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Fig. 4. (a): SDO/AIA 304 Å images displaying the X1.0 class flare on 2014 October 25. (b1) and (b2): IRIS 1330 Å images displaying the evolution of two
jet-like features. The plus symbols denote the positions where Doppler shifts are measured. (c1) and (c2) are simultaneous appearances of the Fe XXI

1354.08 Å spectra in the slit range of (b1) and (b2) for Doppler velocities from −310 km s−1 to 310 km s−1. (d1) and (d2) exhibit observed profiles (solid
curves) at the selected locations in (c1) and (c2). The dotted line in (d2) represents the Gaussian fitting to the blueshifted Fe XXI 1354.08 Å feature. (e1)
and (e2) display simultaneous appearances of the Si IV 1402.77 Å spectra in the slit range of (b1) and (b2) for Doppler velocities from −310 km s−1

to 310 km s−1. The solid curves in (f1) and (f2) are observed profiles at the selected locations in (e1) and (e2). The dotted line in (f2) exhibits the
corresponding Gaussian fitting to the Si IV 1402.77 Å profile. An animation of this figure (movie 3) is available online as supplementary data. (Color
online)

observations that explosive chromospheric evaporation
is usually identified by high-speed blueshift (∼100–
400 km s−1) in the hot lines from corona, and accompanied
by chromospheric condensation which is distinguished by
low-speed redshift (∼10–40 km s−1) in the cool lines from
the upper chromosphere and the transition region (Doschek
et al. 2013).

4 Conclusions
We explored the X8.2 class flare in AR 12673 on 2017
September 10. Using the SDO/AIA 171 Å observations,
we discovered lots of jet-like features occurring in succes-
sion along with the development of the flare ribbons. The
average spreading speed of these features was 45 km s−1,

in accordance with the elongation velocity (ranging from
11 to 100 km s−1) of the flare ribbons (Fletcher et al. 2004;
Qiu et al. 2017). The footpoints of these jet-like features
were located on the flare ribbons and the apparent velocities
of two most distinct jets were 153 km s−1 and 192 km s−1.
These jet-like features could also be distinguished in other
EUV wavelengths. Using the high spatio-temporal IRIS
1330 Å data, we also observed a great deal of jet-like fea-
tures rooted in the flare ribbons. During the development
of the flare, these jet-like features rose up from the limb
and then fell back. We studied 15 isolated features, and
their estimated lifetime, average projected width, projected
length, and apparent velocity were 87 s, 885 km, 2.7 Mm,
and 70 km s−1, respectively. After 16:23 UT, cold mate-
rial started to condense, dropping from the top to the

D
ow

nloaded from
 https://academ

ic.oup.com
/pasj/article-abstract/71/1/14/5212895 by N

ational Astronom
ical O

bservatory user on 25 February 2019

图 4.4: 2014 年 10 月 25 日的 X1.0 级耀斑事件。（a）：耀斑的 SDO/AIA 304 Å 图

像。（b1）和（b2）：IRIS 1330 Å 图像显示了两个喷流的演化，加号处为测量多普勒频

移的位置。（c1）和（c2）是在（b1）和（b2）狭缝处多普勒速度在 −310 km s−1 至 310

km s−1 范围内的 Fe XXI 1354.08 Å 光谱。（d1）和（d2）为（c1）和（c2）中绿色虚线

处的谱线轮廓（实线）。（d2）中的虚线表示蓝移的 Fe XXI 1354.08 Å 特征的高斯拟合。

对于从 −310 km s−1 至 310 km s−1 的多普勒速度，（e1）和（e2）分别显示了在（b1）

和（b2）的狭缝范围内的 Si IV 1402.77 Å 光谱。（f1）和（f2）中的实线是在（e1）和

（e2）中选定位置观察到 Si IV 1402.77 Å 的谱线轮廓。（f2）中的虚线显示了谱线对应的

高斯拟合。
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我们在左侧耀斑带上观察到了几个喷流，其中两个如图4.4（b1）和（b2）所示。

在喷流“1”的演化过程中，IRIS 光谱仪的狭缝捕捉到了它。在喷流足点处（由

绿色〸字符号标记），我们使用了经过暗场校正，平场改正和几何校正的 IRIS

光谱 level 2 数据来分析这种喷流的光谱特征。日冕中的热线 Fe XXI 1354.08 Å

（log T [K] ∼ 7.05）和过渡区的冷线 Si IV 1402.77 Å（log T [K] ∼ 4.8）一般被用

来研究色球蒸发 [186,225]。这两条线附近相对较强的中性线 O I 1355.5977 Å 和 S I

1401.5136 Å 分别被用于波长校准 [224]。如图4.4（c1−d2）所示，Fe XXI 1354.08

Å 静止位置的蓝移侧有显著增强。Fe XXI 1354.08 Å 宽线与几条中性线和轻微

电离线混合在一起，例如 1354.29 Å 的 C I 线，1353.02 Å、1354.01 Å 和 1354.75

Å 的 Fe II 线，1352.64 Å 和 1353.72 Å 的 Si II 线，以及一些未识别的线 1353.32

Å 和 1353.39 Å。但是，这些线非常窄，无法解释这里的区域增强。这种发射特

征很可能是由于蓝移的 Fe XXI 线引起的。随着喷流的发展，Fe XXI 线的蓝移

特征增强并变得更加清晰，速度约为 143 km s−1 （见图 d2）。如图（e1）和（e2）

所示，冷的 Si IV 1402.77 Å 线表现出明显的红移，其相对于背景的多普勒速度

约为 13 km s−1（参见图（f1）和（f2））。我们的结果与之前的光谱观察结果一

致：剧烈式的色球蒸发一般可通过日冕热线中的高速蓝移（约为 100 − 400 km

s−1）来判定，并且常伴随着色球冷凝，表现为上色球层和过渡区的冷线出现低

速红移，速度约为 10 − 40 km s−1 [226]。

4.4 结果与讨论

我们探索了 2017 年 9 月 10 日在活动区 NOAA 12673 中发生的 X8.2 级耀

斑。利用 SDO/AIA 171 Å 波段的观测数据，我们发现了许多随着耀斑带的发展

而连续出现的喷流。这些喷流的平均传播速度为 45 km s−1，与耀斑带的延伸速

度（11 到 100 km s−1）相吻合 [227,228]。这些喷流的足点位于耀斑带上，两个最明

显的喷流的表观速度分别为 153 km s−1 和 192 km s−1。在 AIA 其他极紫外波段

的观测中，这些喷流也可以被辨别出来。使用高时空 IRIS 1330 Å 数据，我们也

观察到了这些扎根于耀斑带中的喷流。在耀斑爆发过程中，这些喷流从日冕边缘

向上抛射，然后回落。我们研究了 15 个孤立的喷流，它们的平均寿命，平均投

影宽度，投影长度和表观速度分别为 87 s，885 km，2.7 Mm 和 70 km s−1。在
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16:23 UT 之后，冷的物质开始凝结，从环的顶部下落到足点，喷流也不再出现。

通过分析 IRIS 的光谱观测数据，我们还研究了 2014 年 10 月 25 日在活

动区 NOAA 12192 的 X1.0 耀斑中出现的喷流。我们分析了喷流足点位置处 Fe

XXI 1354.08 Å 和 Si IV 1402.77 Å 的光谱轮廓特征。热的 Fe XXI 线发生蓝移，

多普勒速度约为 143 km s−1，而冷的 Si IV 线表现出明显的红移，多普勒速度约

为 13 km s−1，这与色球蒸发的情形一致。

在这一章中，我们第一次报道了垂直于耀斑带运动的喷流，这是色球蒸发的

直接观测证据。

该工作发表于：2019, PASJ, 71, 14
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第 5 章 在喷流中观测到开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性

5.1 研究背景

目前，不少学者已经对喷流的形成机制、运动学特性以及它们与其他太阳活

动的关系进行了初步研究 [229]，但关于喷流不稳定性的研究只限于理论分析，相

关观测基本没有。

当两种平行流体以不同的速度并排流动，且剪切力超过临界值时，就会发生

开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。事实证明，开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性对理解一

些天体物理和空间物理现象至关重要，例如彗星尾部的动态结构 [230]，相对论外

流和天体物理喷流的振荡 [231,232]，中子星系统的合并 [233]，太阳风与太阳系的行

星磁层之间的动量或能量转移 [234–237]。开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性在等离子体

加热中也可能起非常重要的作用，因为它会小规模发展，因此会增强耗散过程，

例如湍流粘度 [238]。在天体物理学和空间物理学中，我们已经在许多现象中观测

到开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性，例如太阳风 [150]、地球磁层顶 [235]、行星磁尾 [237]

和彗星尾巴 [230]。

通过研究人们发现当速度差超过阿尔芬速度的两倍时，开尔文 − 亥姆霍兹

不稳定性也能在太阳大气中发生。当开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发展时，会在

两股流动之间的边界上形成波纹或涡旋状结构，我们可以通过这种结构来识别

它。Foullon 等人 [145] 在快速 CME 事件的边缘中观测了开尔文 − 亥姆霍兹不稳

定性；Ofman & Thompson [239] 发现日冕暗化时会发生开尔文 − 亥姆霍兹不稳

定性；Berger 等人 [143] 和 Ryutova 等人 [144] 对暗条中的开尔文 − 亥姆霍兹不稳

定性进行了初步研究。

利用 IRIS 的高空间和高时间分辨率数据，我们详细研究了 2015 年 6 月 12

日一个喷流事件的磁场环境、触发机制和动力学特征。在这个喷流的演化过程

中，我们观测到开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生发展的详细过程。本章的第二

节介绍了这个事件所用的观测数据，研究结果放在第三节，第四节为总结与讨

论。
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5.2 数据介绍及处理

IRIS 卫星可同时提供太阳大气的光谱和成像观测数据。2015 年 6 月 12 日，

日面上有 8 个超级活动区。其中，活动区 NOAA 12365 位于一个跨赤道冕洞的东

南方。在该活动区的主负极黑子边界处，发生了一系列周期性重现的喷流。IRIS

对该活动区的观测时间分辨率为 3 s。较高的时间分辨率使我们能够以前所未有

的细节研究喷流的演化过程。我们采用了一组 1400 Å slit-jaw 图像，对应形成

于低过渡区的 Si IV 1394/1403 Å 谱线的辐射，其像素大小为 0.33′′ pixel−1。对

于多普勒速度测量，我们使用 IRIS 光谱仪探测到的 1402.77 Å 谱线数据，该谱

线形成于中过渡区，对应的辐射温度大约为 104.9 K [240,241]。相关光谱数据是以 2

步模式扫描获得的。除此之外，我们使用了 SDO 卫星上搭载的 AIA 仪器所提

供的 EUV 图像来研究喷流的动力学。我们使用在 304 Å，171 Å，193 Å，211 Å，

131 Å，335 Å 和 94 Å 中观察到的数据，时间分辨率为 12 s，空间采样为 0.6′′

pixel−1。为了研究磁场演化，我们还采用了来自 HMI 仪器的间隔 45 秒一张和

像素大小为 0.5′′ 的视向磁图。

5.3 研究结果

5.3.1 喷流的磁场环境及动力学特征

我们首先研究了喷流所处的磁场环境和其演化过程。图5.1a−b 展示了 SDO

观测到的 2015 年 6 月 12 日时活动区 NOAA 12365 的光球磁场，在活动区主负

极（黑色表示）黑子的西边缘有持续不断的正磁通量（以白色显示）浮现，正磁通

量与预先存在的负极性磁场发生对消。在该对消区域有一个喷流于 19:24 UT 时

刻出现，并在 19:32 UT 时达到了峰值。图5.1c−e 和图5.2分别为 SDO 卫星 EUV

波段和 IRIS 1400 Å 观测到的喷流。一个扎根于黑子半影中的暗条参与到喷流

的爆发中，暗条物质随之向上喷射。这个过程可以被较高和较低温度的波段（例

如 131 Å，171 Å 和 304 Å）都清楚地观测到（图5.1c−e）。喷流的足点在图5.1d

（红色圆圈）中识别出来，并且被画在相应的磁图上（图5.1b）。随着喷流的爆发，

在其尾部出现了对应的增亮，如图5.2a 所示（见 19:29:56 UT 和 19:33:29 UT 时

刻的绿色方框）。在喷流演化过程中，喷流向外拓宽，其中在 19:30 UT 到 19:35

UT 这段时间内拓展速度最快，并最终达到最大宽度 19.7 Mm （图5.2b）。在这
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图 5.1: SDO 观察到的喷流概况。（a）和（b）：HMI 视向磁图显示了喷流足点处的磁

场环境。（a）中的绿色方框显示了（b−f）的视场。（b）中的红色轮廓表示喷流的足点，

由（d）中 171 Å 波段的观察结果来确定。（c−e）：AIA 131 Å，171 Å 和 304 Å 图像展

示了喷流在其峰值时刻的外观。（e）中的绿色方框展示了图5.3的视场。（f）绘制了利用

DEM 方法得出的温度。黑色箭头指示喷流中温度最高的区域。
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图 5.2: IRIS 1400 Å 观测到的喷流演化过程。（a）：IRIS 1400 Å 狭缝图像显示了喷流

的发展。图中绿色方框勾勒出增亮位置，蓝色虚线表示喷流内的“空腔”。线段 AB 显示

了用于获取切片图的位置，该位置的时空堆叠图显示了喷流的宽度随时间变化，如（b）

所示。绿色虚线表示喷流的外边界，喷流的宽度最后达到 19.7 Mm。（c）：穿过空腔和

双向流（a 中蓝色箭头所示）的曲线 CD 位置处的时空演化图。（d）：位于曲线 EF 位置

处的流动随时间的演变。图中展示了一些从右向左（青色 1−3）和从左向右（绿色 4−6）

的流动。
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个拓展期间，喷流底部上方出现了一个空腔结构（图5.2a 中蓝色虚线所画的圆表

示）。同时，我们注意到有快速的双向流从空腔中流出。我们做了一个穿过空腔

和双向流的切片，如图 a 中曲线“CD”所示，沿着该切片位置的时空演化图展示

在图5.2c 中。图中空腔和双向流可以很明显被识别出。我们选取了一些特征结构

并测量了其速度，发现上流速度约为 224−476 km s−1，下流速度为 88−153 km

s−1。这种双向流之前也被观测到过，被认为是磁重联所导致的 [242]。基于 SSW

函数库中的“xrt_dem_iterative2.pro”程序，我们使用 DEM 方法从 AIA 94Å（Fe

XVIII），131 Å（Fe VIII，Fe XX，Fe XXIII），171 Å（Fe IX），193 Å（Fe XII，

Fe XXIV），211 Å（Fe XIV）和 335 Å（Fe XVI）这六个波段的观测值得到了温

度图（图5.1f）。将温度图与 IRIS 图像（图5.2a）进行比较，我们发现空腔附近

的温度比较高，最高值接近 15.4 MK。所有这些特征表明，空腔周围发生了磁重

联，导致喷流底部附近的磁场拓扑结构发生了变化，释放了磁能并形成爆发活

动。在喷流峰值阶段之后，在喷流尾部附近出现了回流，其在垂直于视线方向上

的流速约为 90 km s−1 （见图5.2d，用 v4−v6 表示）。

利用 IRIS 的光谱观测数据，我们能够对喷流中沿着视线方向的流动进行研

究，从而进一步了解喷流的运动学特征。我们使用了经过暗场校正、平场校正和

几何校正的 IRIS 光谱 level-2 数据来测量相关的多普勒频移。我们主要分析 Si

IV 1402.77 Å 线的发射，附近的 S I 1401.51 Å 线被用来进行绝对波长校准 [224]。

我们所关注的时刻附近，我们测量了 S I 1401.51 Å 谱线的多普勒频移七次，并

将其值与标准值进行比较。测量值与标准值之差的平均值被视为校准值，标准偏

差被认为是校准误差。为了获得喷流的多普勒频移，我们对 Si IV 线轮廓应用了

单高斯拟合，如图5.3 所示。在 19:34:12 UT，从喷流的足点向外喷射的物质流

通过了测量光谱的狭缝，如图5.3a 所示。通过分析 Si IV 1402.77 Å 的光谱曲线，

我们发现其相对于背景的多普勒红移为 21.8 km s−1 （图5.3b 和 c），波长校准

误差为 4.4 km s−1。使用相同的方法，我们分析了回流通过狭缝时的运动（请参

见图5.3d−f）。回流与喷流主体的原始流动的方向相反，并显示出清晰的多普勒

蓝移，对应的速度为 −10.3 km s−1，波长校准误差为 4.8 km s−1。将校准误差与

多普勒速度进行比较，我们得出结论，校准误差将改变流动的多普勒速度值，但

流动是红移还是蓝移并不会改变。
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图 5.3: IRIS 1400 Å 图像和喷流的多普勒速度图。a 和 d 显示 IRIS 1400 Å 图像观测到

的特定时刻的喷流。绿色和蓝色加号表示测量多普勒频移的位置。绿色和蓝色箭头指示

了目标位置处喷流物质的流向。b 和 e 分别为在 a 和 d 的狭缝范围内的多普勒速度从

−160 km s−1 到 160 km s−1 的 Si IV 1403 Å 光谱。c 和 f 分别为在 b 和 e 中的加号位

置处所观察到的谱线轮廓（黑色实线）和相应的单高斯拟合曲线（虚线）。

喷流还表现出顺时针方向的旋转运动（从喷流底部观察），如图5.4所示。我

们跟踪了喷流中的两个亮点结构（见图 a 和 c 中的红色标记），其随时间的运动

轨迹如图 b 和 c 所示。将喷流看作是圆柱体，从亮点的运动轨迹我们大概推算

出旋转角度随时间的变化（具体测量方法见第3章图3.5）。喷流旋转运动的平均

角速度为 6◦ s−1，投影速度约为 210 km s−1。螺旋状结构或旋转运动是太阳喷流

的常见特征，许多研究表明它是由磁结构的解缠运动所驱动的 [97]。在爆裂喷流

模型中，喷流的底部中有一根扭缠的磁绳（或暗条）结构，并可能由于磁绳与周

围开放场之间的重联而解缠 [109]。在此，喷流的旋转也可能是由于解缠运动而引

起的。从图中，我们可以发现磁场的倾斜角约为 30◦ − 60◦。假设等离子体沿着

磁力线移动，并且其轨迹表示磁场的位形，那我们可估计出磁场沿方位角的分量

与沿磁轴的分量之比约为 0.6 − 1.7。
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图 5.4: IRIS 1400 Å 图像所展示的喷流的旋转运动。a 和 c 中的红色标记分别指示了我

们所跟踪的两个亮点。b 和 d 显示了两个亮点位置随时间的变化。每个位置的时间用相

同的符号颜色表示，箭头显示运动方向。喷流旋转运动的平均角速度为 6◦ s−1，投影速

度约为 210 km s−1。
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5.3.2 喷流中观测到的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性
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图 5.5: IRIS 1400 Å 图像显示在喷流左边界处观测到的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。

a 和 d−f 中的绿色曲线表示左边界，该边界从平滑（a）变为锯齿状（d−f）。（b 和 c）

中的蓝色曲线分别表示第一股流（F1）和第二股流（F2）的轨迹。蓝色箭头指示“F1”和

“F2”的方向。b （c）中的绿色〸字表示“F1”（“F2”）中我们所跟踪亮点的轨迹，用以确定

“F1”（“F2”）的速度，其值为 204 km s−1（264 km s−1）。f 中的蓝色箭头显示边界的变

形，最大变形为 1.6 Mm。

在喷流演化后期，我们观测到两股流通过喷流左侧，它们之间的速度差引起

了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。图5.5显示了喷流中开尔文 − 亥姆霍兹不稳定

性的发展。最初，喷流的左边界非常平滑（图5.5a）。在约 19:33:15 UT，厚度估

计为 630 km 的一股流“F1”从喷流的底部开始沿着喷流左侧运动了大约 20 Mm。

为了得出流动的速度，我们在“F1”中选择一个具有代表性的亮点并跟踪它们的

运动。IRIS 的时间分辨率使我们能够测量该亮点每 3 秒移动的距离，用总移动

距离除以时间，就可以得到平均速度。如图5.5b 中的绿色〸字符号所示，“F1”的

速度约为 204 km s−1。大约 80 秒后，在“F1”旁边，另一股细流（标记为“F2”，宽
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度为 460 km）也沿着喷流的左侧流过。“F2”速度估计为 264 km s−1 （图5.5c），

此时“F1”速度降低到 60 km s−1。因此，这两股流动之间存在大约 204 km s−1 的

强速度梯度（即剪切），引起了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性，表现为喷流的左

边界开始变形，如图5.5d−f 所示。最终边界变为锯齿形，最大变形约为 1.6 Mm

（见图5.5f）。

图 5.6: 喷流中开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发展的卡通示意图。喷流由一组磁流管构成，

每个磁流管具有不同的颜色。a 和 b 中的天蓝色箭头表示等离子体在磁流管中的。c−f

显示了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性形成后界面的边界变化和涡旋的发展。

我们画了一个卡通图来描述开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的发展（见图5.6）。

假设喷流由一系例细磁流管组成 [243]，如图5.6a 和 b 所示，具有不同密度的两个

相邻磁流管中的等离子体以不同的速度彼此并排流动，引起了开尔文 − 亥姆霍

兹不稳定性。在这两个磁流管之间的分界面处形成涡流，导致磁流管的边界变形

（见图5.6c−f）。

由于太阳日冕是由磁化等离子体组成的，磁场有致稳的作用，因此开尔文 −

亥姆霍兹不稳定性的发生前提是速度差超过一定阈值。在卡通图的基础上，我们

讨论了在本章事例中开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性是否能够发生。如上所述，喷

流假定是由一系列细磁流管组成，“F1”和“F2”分别是两个相邻磁流管中的流动。
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在下文中，我们还用“F1”和“F2”表示两个磁流管，它们的特性用下标“1”和“2”来

区分。为了方便模拟文中复杂的情况，我们假设等离子体是均匀的、不可压缩

的、理想的，并且我们仅考虑磁流管的二维运动。从 HMI 视向磁图上，我们得

出“F1”（“F2”）足点处的磁场强度约为 434 G（329 G）。磁流管在光球的直径为

100 km。在开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生的位置，已测量的流动宽度（“F1”

为 630 km，“F2”为 460 km）可以解释为磁流管的直径。因此，根据磁通量的守

恒，“F1”和“F2”的磁场强度大约为 B1 = 11 G 和 B2 = 15 G。使用 DEM 方法，

我们获得了总发射量度（EM）并可以从 n =
√

EM/l 得到粒子数密度，其中 l

是磁流管的深度。假设 l = 500 km，则总的 EM1 为 8.1 × 1028 cm−5，对应于

的数密度（n1）为 4.0 × 1010 cm−3，而总的 EM2 为 1.0 × 1029 cm−5，对应于

数密度（n2）为 4.5 × 1010 cm−3。我们假设每个管中的等离子体密度是均匀的，

则开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生条件为：

(k⃗ · V⃗1 − k⃗ · V⃗2)
2 > (ρ1 + ρ2)[(k⃗ · B⃗1)

2 + (k⃗ · B⃗2)
2]/µ0ρ1ρ2 (5.1)

其中 k⃗, V⃗ , B⃗, ρ 分别是磁流管中的波矢，速度，磁场强度和质量密度。假设 k⃗ ∥

V⃗1 ∥ V⃗2 ∥ B⃗1 ∥ B⃗2，则可以得出速度差阈值为

△ V =| V⃗1 − V⃗2 |=
√
(ρ1 + ρ2)(B2

1 +B2
2)/µ0ρ1ρ2 (5.2)

由于 ρ = n · m（m = 1.673 × 10−27 kg），并且已经估计了 B 和 n，因此我们可获

得阈值 △V = 279 km s−1。从公式可以看出，磁场对开尔文 − 亥姆霍兹不稳定

性的影响取决于其方向。平行于不连续性分界面的磁场分量可以提供一个恢复

力，从而抑制开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的增长，而垂直分量则没有影响 [142]。

在这里，磁场并非严格平行于流体，因为我们观察到第二股流在流过喷流左侧时

会旋转。从理论上讲，在这个事例中只要流体与磁场之间的角度大于 43◦，就会

发生开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性，这种情况是可能的。另外，我们的讨论是建

立在很多前提假设下的，其结果主要取决于流动与磁场之间的角度。然而，实际

情况是复杂的，并且磁流管的扭曲可能降低不稳定性发生的阈值。最近的三维

磁流体动力学模拟表明，尽管 Parker-Spiral 行星际磁场的尾向分量趋向于压制

不稳定性的增长，与剪切流平面成 41◦ 夹角的的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性仍

会非线性增长，并且磁重联可能会作为次级效应产生 [244]。因此，在文中 204 km

s−1 的速度差下，开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性可能会发生，使喷流出现漩涡状
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的边界。除此之外，将两个涡旋状结构之间的距离视为相关波长的特征长度（λ

∼ 5000 km），并将流体宽度的一半作为估计的边界层厚度（a ∼ 545 km），则该

波长满足快速增长 KH 模式的条件 λ = (2−4) × π × a [245]，这是对开尔文 − 亥

姆霍兹不稳定性确实发生的另一验证。 
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图 5.7: 开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的增长率。我们选择喷流上的两个位置，并测量其

大小随时间的变化〸次。蓝点和红点绘制了形变的平均值，误差线为〸次测量的标准偏

差。蓝色和红色曲线为相应的拟合曲线，对应拟合方程式在旁边显示。

当开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生时，我们估计了不稳定性的增长率。我

们在喷流出现不稳定性的位置上选择了两个涡旋状结构（图5.6f 中形变最大及其

右侧蓝色箭头所指示的结构），其形状大小随时间的变化绘制在图5.7中。从图中

我们发现形变是指数增长，增长率约为 0.059 和 0.067。从理论上讲，增长率可
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以由下面公式推出：

γ =

√
ρ1ρ2(k⃗ · V⃗1 − k⃗ · V⃗2)2 − (ρ1 + ρ2)[(k⃗ · B⃗1)2 + (k⃗ · B⃗2)2]/µ0/(ρ1 + ρ2)

= 2π
√

ρ1ρ2(△ V )2 − (ρ1 + ρ2)(B2
1∥ +B2

2∥)/µ0/λ(ρ1 + ρ2).
(5.3)

其中波数可以由 k = 2π/λ 得出。假设流动与磁场之间的夹角约为 45◦，将两个

涡旋状结构之间的距离视为相关的特征波长（∼ 5000 km），并将速度差的值代

入公式（5.3），则可以得出增长率的理论值 γ = 0.033。随着流场和磁场之间的

夹角增加到 60◦，增长率将上升到 0.093。值得注意的是，测量值与理论估计值

处于相同的数量级。它们之间的偏差则可能是由多种原因引起的。除了测量误差

外，理论上的假设也可以解释其差异。
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图 5.8: 开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性引起的温度升高。a 绘制了喷流温度变化。我们选

择了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生的区域（19:35:12 UT 时刻图中用黑色轮廓所勾勒

的部分），并测量了五次这块区域的平均温度。平均值随时间的变化在 b（红色圆圈）给

出，误差线表示标准偏差。蓝色虚线标记温度升高的开始和结束时间，基本上与开尔文

− 亥姆霍兹不稳定性的开始和结束时间相同。
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我们利用 DEM 方法从 94 Å，131 Å，171 Å，193 Å，211 Å 和 335 Å 六个

波段的图像推出了喷流的温度，通过研究喷流温度的变化，我们发现在开尔文 −

亥姆霍兹不稳定性发生期间喷流边缘处出现了加热过程，如图5.8a 所示。我们

选择一个区域（用黑色曲线勾勒出）并计算了五次其平均温度，这五次测量的平

均值随时间的变化用图5.8b 中的红色圆圈标示出，误差线是五次测量值的标准

偏差。蓝色虚线标记温度升高的开始和结束时间，基本上与开尔文 − 亥姆霍兹

不稳定性的开始和结束时间相同。因此我们得出结论：在开尔文 − 亥姆霍兹不

稳定性发生过程中，发生不稳定性的位置处等离子体的温度升高了大约 2 MK。
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图 5.9: IRIS 1400 Å 图像展示的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性触发的旋转。跟踪点的位

置变化用相同的符号表示。每个位置的时间用相同颜色写在图中，箭头显示跟踪点的运

动方向。
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当开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性刚出现时，我们发现喷流左边界处的物质沿

与喷流相反的方向旋转（见图5.9）。我们跟踪喷流中两个小的亮点（见图 a 和

c），其位置随时间的变化用不同颜色的同样符号显示，其运动方向用箭头标示。

用图3.5的测量方法，我们确定了旋转直径约 1800 km，角速度为 18◦ s−1，投影

速度为 180 km s−1。

5.4 总结与讨论

利用 IRIS 的高分辨率观测数据，我们详细研究了发生在 2015 年 6 月 12 日

的一个喷流事件的形成与演化。活动区 NOAA 12365 的主负极性黑子周围的半

影附近，磁通量不断浮现并与其相反极性的磁场发生对消。在磁对消区域产生了

一个爆裂喷流，其主体是超半影结构。喷流的最大长度为 90 Mm，宽度为 19.7

Mm，其密度是周围环境的 40 倍左右。在喷流的演化过程中，在喷流底部附近

出现了空腔，并且出现从空腔顶部和底部向外运动的双向流。空腔附近是喷流温

度最高的区域。这些特征表明在空腔周围发生了磁重联。在爆裂喷流模型的基础

上，我们绘制了一个卡通图来简单说明喷流的重联位形，如图5.10所示。a 和 b

的背景分别是 19:25:25 UT 和 19:30:40 UT 的 HMI 视向磁图。第一张图是喷流

爆发之前的磁场拓扑结构。背景磁力线很复杂，我们只用了几条黄色的具有代表

性的磁力线来说明磁场大概的连接性。红色图案代表暗条物质。蓝色曲线表明不

断浮现的新磁通量，它们慢慢靠近周围的背景磁场。重联发生在好几个不同的位

置，喷流开始后的磁场结构如图5.10b 所示。暗条被激活并向外喷射，如红色轮

廓所示。重联持续发生并推动了之后喷流的壮观演化。

在喷流演化过程中，我们清楚地观测到太阳喷流中两股向上平行运动的流

动之间存在 204 km s−1 的强速度剪切，引起了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的

发生。开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性在太阳大气其它爆发活动中已经被报道过。

利用 Hinode 卫星观测数据，开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性首先在太阳大气中的

宁静暗条中被观测到 [143,144]。SDO/AIA 的观测数据表明在日冕暗化区域与周围

日冕之间的分界面上 [239] 以及在太阳表面上方不到 150 Mm 的快速 CME 的侧

面上 [145] 也会发生开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。研究人员主要通过波纹或相关

的涡旋状结构的出现来判定不稳定性的发生。冕羽的 kink 模式振荡 [149] 以及太
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图 5.10: 喷流的重联示意图。a 和 b 的背景分别是 19:25:25 UT 和 19:30:40 UT 的 HMI

视向磁图。黄线代表周围环境的磁力线。青色线表示新浮现的磁通量。红色图案代表冷

的暗条物质，b 中的红色图案是根据在 19:30:33 UT 采样的 AIA 304 Å 图像所绘制的

暗条轮廓。
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阳色球中快速红移和蓝移的 excursions [246] 也被认为是由开尔文 − 亥姆霍兹不

稳定性引起的。本文的优势在于 IRIS 的高时空分辨率能力使我们能够检测出开

尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的详细发展过程（80 秒，见图5.5b，e）和形变尺度

（∼ 1.6 Mm，∼ 2′′）。另外，喷流出现在具有较强磁场的区域中，而先前检测到

开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的太阳风和太阳暗条在较弱的磁场环境中。我们的

发现将开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性在太阳大气中的发生范围扩展到了更小的尺

度，并暗示由于喷流的存在开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性在太阳上可能是无处不

在的。后一点是非常重要的一点，因为开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生的规模

越小，这种不稳定性对于局部等离子体的加热就越重要 [247]。到目前为止，缺乏

小规模开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性涡旋的证据可能与分辨率不足有关。

在本文中，我们还观测到开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生时期等离子体温

度升高了约 2 MK。理论研究表明，小规模的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性可以

在波和喷流的能量耗散以及太阳大气中的等离子体加热中发挥重要作用。在这

里，温度升高被认为是由开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性引起的等离子体加热过程

引起的。与开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性相关的等离子加热之前已经在其他天体

物理学现象中进行过研究。最近一项结合 Cluster 卫星观测和 MHD 数值模拟的

研究表明在地球磁层边界处流体尺度（36000 km）的 KH 涡流内部所产生的离

子级（200−2000 km）快速磁声波具有足够的能量来提供显著的离子加热（对于

观察到的离子群，增加了 2 keV = 20 MK），从而证明了从流体尺度到离子尺度

的跨尺度能量转移会导致离子加热 [244]。这种跨尺度的机制也可能有助于太阳日

冕的加热，并在其他天体等离子体中发挥作用 [247]。此外，三维非线性 MHD 模

拟表明了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性会产生谐振耗散层，这些谐振层会产生小

规模的湍流运动，从而提高了耗散参数（例如粘度），引起能量耗散并最终导致

Alfvén 波加热太阳日冕 [248,249]。这也是一种可行的加热机制。文中所报道事例的

确切加热机制需要以更高时空分辨率的数据来进一步研究。

由于 AIA 通道在低温下几乎没有温度辨别力，因此我们不得不提到，文中

的温度测量方法仅适用于温度高于 1 MK 的日冕结构。在这个事例中，喷流在多

个 AIA 通道中同时可见，这意味着该结构要么是多热的，要么处于较低温度（∼

105 K）[250,251]。由于观测波段中存在冷的相对较弱的光谱线，因此所有 AIA 通

道和 IRIS 通道均具有低温响应。在 IRIS 1400 Å 通道中也可以清晰观察到喷流，
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因此喷流更有可能是过渡区结构。另外，喷流中还有许多较冷的暗条物质，因此

DEM 方法在计算温度时可能会带来较大的误差。我们需要分辨率更高的数据及

更好的温度测量方法来研究开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性引起的温度变化。考虑

到开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性是（磁）流体动力学的一个重要现象，因此对开

尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的研究不仅有助于理解太阳活动，而且有助于理解流

体和磁流体中的基本物理过程。

该工作发表于：2018, NatSR, 8, 8136
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第 6 章 喷流上升和下落过程中的不稳定性

6.1 研究背景

除了我们在第一章和上一章中介绍过的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性之外，

瑞利 − 泰勒不稳定性也是流体和磁化等离子体中的一种基本不稳定性。

当流体受到与密度梯度相反的压力梯度时，在两种不同密度的流体之间的

界面上就会发生瑞利 − 泰勒不稳定性 [252,253]。瑞利 − 泰勒不稳定性主要由重力

驱动，例如在较轻的流体上方抵抗重力支撑着密度更高的流体。磁场对瑞利- 泰

勒不稳定性的影响取决于它与流体分界面平行的分量，因为磁张力可以抑制瑞

利 − 泰勒不稳定性的增长。瑞利 − 泰勒不稳定性的观测证据包括原子弹爆炸产

生的蘑菇云，超新星爆炸时膨胀的核心气体加速进入更密集的星际介质中 [254]，

以及蟹状星云中的手指状结构 [255]。

太阳大气由热的，部分和几乎完全电离的等离子体组成。大量爆发等离子体

与背景等离子体之间的密度和速度差异有可能触发开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性

和瑞利 − 泰勒不稳定性。前面我们已经简单介绍过，太阳大气中的开尔文 − 亥

姆霍兹不稳定性在日冕的大尺度爆发活动如 CME 和冕流的边缘，以及日冕中

的小尺度结构（例如暗条）内都已经被观测到。此外，一些学者发现日冕中的很

多现象还可能与瑞利 − 泰勒不稳定性有关。例如，当相对较密的日冕覆盖在较

稀疏的等离子体气泡上方时会形成羽状流 [144,256]；当爆发的暗条物质回落到太阳

表面时会碎片化 [257,258]；以及磁通量浮现时伴随的的暗丝状结构 [259]。这些观察

现象与数值模拟的结果相一致：三维数值模拟表明瑞利 − 泰勒不稳定性会导致

沿磁场方向拉长的手指状结构的形成 [260]。

在上一章中，我们首次发现在喷流中，两条上升流之间的强速度剪切（∼ 204

km s−1）引起了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。由于喷流和周围日冕之间存在密

度差异，我们不禁想到当这种密度差和重力梯度相反时喷流中能否发生瑞利 −

泰勒不稳定性？其表现是什么样的？

在这一章中，使用来自 SDO 卫星的高分辨率数据，我们对两个出现涡旋状

结构的太阳喷流进行了研究。我们发现，喷流上升过程中的涡旋状结构是由开尔
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文 − 亥姆霍兹不稳定性驱动的，而下落过程中的涡旋状结构可能由瑞利 − 泰勒

不稳定性和开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性共同作用而引起。本章第二节介绍了在

这个工作中所用到的观测数据及其处理方法。第三节中我们将详细介绍这两个

事例中所观测到的涡旋状结构并分析与之相关的不稳定性。总结与讨论在第四

节给出。

6.2 数据介绍

我们研究了两个喷流事件：第一个喷流与 2017 年 4 月 3 日的一个 M5.8 级

耀斑有关，发生于活动区 NOAA 12644。在该喷流中的上升和下落过程中，即

当喷流向上喷射到日冕和从高空回落时，都观察到涡旋状结构。第二个喷流与

2016 年 7 月 23 日的 M5.5 级耀斑事件相关，在其中我们观察到了由喷流下落物

质驱动的涡旋状结构。

我们采用了搭载在 SDO 卫星上 AIA 的多波长图像和 HMI 的视向磁场数

据。对于 2017 年 4 月 3 日的 M5.8 级耀斑，我们选择了从 14:00 UT 到 16:00

UT 这段时间内的 AIA 304 Å 图像，像素大小为 0.6′′ pixel−1，每张图像之间的

时间间隔为 12 s。我们还使用了从 2017 年 4 月 3 日 00:00 UT 到 2017 年 4 月

4 日 00:00 UT 这段时间内的 HMI 强度图，空间采样为 0.5′′ pixel−1，每隔 15 分

钟选取了一张图像。对于 2016 年 7 月 23 日的 M5.5 级耀斑，我们采用了 AIA

304 Å 图像（从 05:30 UT 到 06:30 UT），像素大小为 0.6′′ pixel−1，时间间隔为

12 s。此外，我们还以 1 分钟的间隔选取了 GOES 卫星数据来检查软 X 射线 1

−8 Å 流量的变化。

6.3 研究结果

6.3.1 2017 年 4 月 3 日的 M5.8 级耀斑

2017 年 4 月 3 日，太阳日面上有五个超级活动区，我们关注的活动区 NOAA

12644 位于日面西边缘。在 14:19 UT 时刻，该活动区产生了一个 M5.8 级耀斑。

在 M5.8 级耀斑发生期间，在耀斑北侧发生了喷流，其演化过程如图6.1所示。图

（a）中的 HMI 强度图展示了活动区 NOAA 12644 黑子的位置和外观。GOES 卫

星软 X 射线 1−8 Å 的流量变化图（参见（b）中的绿色曲线）表明 M5.8 级耀斑
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图 6.1: HMI 光球强度图（a）和 AIA 304 Å 图像（b−d）展示的发生在 2017 年 4 月

3 日的喷流概况。在（b）中，绿色曲线显示了 GOES 卫星软 X 射线 1−8 Å 流量变化

图。（c）中的绿色矩形标出了图6.2的视场，（d）中的绿色正方形框出了图6.3的视场。
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太阳大气中的喷流

在 14:29 UT 时刻达到峰值，此时耀斑和喷流的外观被展示在图（b）中。喷流

的开始时刻约为 14:20 UT，我们在其演化过程中观察到了许多涡旋状结构。（c）

中的绿色矩形和（d）中的正方形分别表明了涡旋状结构的出现位置。
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图 6.2: AIA 304 Å 图像展示的喷流上升过程中的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。（a）中

的绿色虚线箭头指示了喷流的流动方向。在（a−d）和（h）中，蓝色曲线表示喷流的左

边界。（e）中的绿色箭头指出了由开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性引起的五个涡旋状结构。

图6.2显示了发生在喷流底部附近的涡旋状结构的发展。在 14:30 UT，喷流

的主要部分向外喷射。在喷流的底部，一些相对较暗的物质以 110 km s−1 的速

度从明亮结构旁流过，起初它们之间的边界很光滑，如（a）所示。之后，边界

开始变形，如（b−d）中的蓝色曲线所示。每张图中的最大变形位置由蓝色箭头

指示，尺寸范围为 1.7 − 2.5 Mm。（e）中的绿色箭头指向五个涡旋状结构，相

邻两个结构之间的距离大约为 2.7 − 3.8 Mm。类似涡旋状结构是太阳大气中的
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第 6 章 喷流上升和下落过程中的不稳定性

常见现象，被认为是开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的表现 [239,261–263]。在这里，暗

物质和亮结构之间的速度剪切驱动了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性，因此形成了

涡旋状结构。随着开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的发展，这些结构开始紊乱（见

图（f）和（g））。开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生之后，边界再次变得平滑，如

图（h）所示。

图6.3显示了喷流下落过程中左边界处涡旋状结构的演化。由于重力的作用，

喷流中未超过太阳逃逸速度的物质在大约在 15:14 UT 时开始从较高层的大气中

回落。沿着喷流的左边界（见图（f）中的切片“AB”），我们做了一个切片并将该

位置的时空演化图展示在图（h）中。我们选择了图（h）中的一些比较容易识

别的特征点，由它们的下落轨迹确定了物质的回落速度约为 224 − 289 km s−1。

一开始，喷流的左边界是平滑的，如（a）所示。在约 15:25 UT 时刻（请参阅

（b）），边界开始出现波纹状结构。这些结构逐渐发展并长成涡旋状结构，如图

（c）和（d）所示。当这些结构最大时，我们选择了一些比较明显的结构（请参

阅（e）中的绿色矩形）并在（g）中将其放大。这些结构变形尺度大约为 6.4 −

8.8 Mm。我们选择了（g）中的两个结构，并测量了它们随时间的变化，它们在

三分钟内的变形尺度分别用图6.4中不同颜色的圆点描画了出来。将变化趋势用

曲线拟合之后，我们发现这两个结构的变形符合指数增长 d = d0 eγt，增长率 γ

估计为 0.0097 和 0.0088。

由于下落的喷流物质比周围的日冕更致密，并且它们的分界面与重力成一

定角度（图6.3（b）中的绿色箭头显示了箭头起点处的重力方向），因此喷流下

落时的涡旋状结构可能由瑞利 − 泰勒不稳定性引起。当不涉及磁场时，瑞利 −

泰勒不稳定性的增长率为 [142,144]：

γ =
√

(ρu − ρl)gk/(ρu + ρl) (6.1)

其中，k 是波数，g 是重力加速度，ρu 是上层流体的密度，ρl 是下层流体的密度

（相对于重力方向来说）。我们取周围环境的电子数密度为 nl = 109 cm−3，喷流

的电子数密度为 nu = 1010 cm−3，那么密度可以由公式 ρ = n · m （m = 1.673

× 10−27 kg）推导出。太阳重力加速度为 273.2 m s−2，将重力和界面之间的角度

设为 60◦，则 g 为 236.6 m s−2。我们将两个涡旋状结构之间的距离视为特征波

长（∼ 5000 km），则相应波数也能得出。知道公式（6.1）右侧的物理量，我们
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图 6.3: 喷流下落物质所触发的涡旋状结构的演化过程。（a）和（d）中的绿色曲线表示

左边界，该边界从平滑变为锯齿状。（b）中的绿色箭头在箭头开始的位置显示重力方

向。（g）显示了由（e）中绿色矩形勾勒出的区域的放大图，并标出了六个涡旋状结构的

形变值（6.4 − 8.8 Mm）。（h）显示沿（f）中标记的“A−B”切片的时空图，白色虚线表

示涡旋状结构的发生时间。
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图 6.4: 涡旋状结构的增长率。我们选择了图6.3（g）中的两个结构，并测量了其随时间

的变形尺度。蓝点和红点绘制了五次测量的平均值，误差线表示标准偏差。蓝色和红色

曲线表示相应的拟合曲线，拟合方程用对应颜色在旁边给出。
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太阳大气中的喷流

可以估计出瑞利 − 泰勒不稳定性完全由重力驱动时，增长率为 0.0156。在太阳

中，磁场会约束等离子体的运动。磁场的参与为瑞利 − 泰勒不稳定性的发生增

添了一个阈值 [142,253]：

kg(ρu − ρl)/(ρu + ρl) > [(k · B⃗u)
2 + (k · B⃗l)

2]/µ0(ρu + ρl) (6.2)

其中 B⃗u 和 B⃗l 分别是上层和下层流体的磁场强度。通过假设喷流横截面的磁通

量会保持恒定，Chen 等人（2012）[106] 发现喷流内部的磁场随着高度从 15 ± 4G

逐渐减小，到 7 × 104 km （∼ 100′′）的高度大约为 3 ± 1 G。在这个事例中，喷

流出现涡旋状结构的地方和日面的距离大于 100′′，因此我们假设平行于界面的

磁场为 Bu = Bl = 3 G。因此，等式（6.2）中的左项的数值大约为 2.43 × 10−4，

而右项为 1.23 × 10−2，在这种情况下瑞利 − 泰勒不稳定性不会发生。从公式

（6.2）可以看出，瑞利 − 泰勒不稳定性的发生会受到密度和磁场强度的影响。当

喷流的密度 ρu 增加 10 倍时，第一项会略有变化，而第二项会变成现在的〸分之

一。因此，在像日冕这样的磁流体动力学环境中，当密度足够高（n > 1012 cm−3）

时，就会发生瑞利 − 泰勒不稳定性，这就是为什么到目前为止仅在很少暗条爆

发的例子中发现了瑞利 − 泰勒不稳定性。当磁场强度变为 Bu = Bl = 2 G 时，

右项将变为先前值的四分之一（∼ 5.5 × 10−3）。太阳喷流相对于背景日冕的密度

差不足以驱动瑞利 − 泰勒不稳定性，因此可能有其他原因促使了涡旋状结构的

形成。在这个案例中，由于下落物质与周围日冕之间存在速度差（224−289 km

s−1），因此涡旋状结构的发生也可能由开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性驱动。当不

考虑重力（瑞利 − 泰勒不稳定性）时，可以推导纯开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性

在不可压缩理想的磁化等离子体中的发生条件 [142,264]：

(k⃗ · V⃗u − k⃗ · V⃗l)
2 > (ρu + ρl)[(k⃗ · B⃗u)

2 + (k⃗ · B⃗l)
2]/µ0ρuρl (6.3)

其中 k⃗、V⃗、B⃗ 和 ρ 分别是磁流管中的波矢、速度、磁场强度和质量密度。下标

“u”（“l”）指示上层（下层）区域的物理量。假设 k⃗ ∥ V⃗u ∥ V⃗l ∥ B⃗u ∥ B⃗l，则速度差

阈值为

△ Vs =| V⃗u − V⃗l |=
√

(ρu + ρl)(B2
u +B2

l )/µ0ρuρl. (6.4)

将数值代入公式中，我们可以估计出速度差阈值为 307 km s−1。当磁场强度减

小到 Bu = Bl = 2 G 时，速度差阈值相应地减小到 205 km s−1，此时开尔文 −
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第 6 章 喷流上升和下落过程中的不稳定性

亥姆霍兹不稳定性会发生。当考虑重力的影响时，不稳定性的发生条件为 [142]：

△ V >
√

(ρu + ρl)(B2
u +B2

l )/µ0ρuρl − (ρu + ρl)(ρu − ρl)g/kρuρl. (6.5)

如果 ρu < ρl，则公式 (6.5) 根号下方的第二项将导致不稳定性发生的速度差阈

值增大，这意味着与密度梯度相同的重力会抑制开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的

发生。如果 ρu > ρl，第二项将使速度差阈值减小，这可以视为瑞利 − 泰勒不稳

定性的表现。在我们之前的假设下，速度差阈值会略有下降（Bu = Bl = 3 G 时

为 304 km s−1，Bu = Bl = 2 G 时为 201 km s−1），此时根号以下的第二项大约

是第一项的五〸分之一，这意味着重力的影响可能很小。这些估计都是建立在很

多前提假设下的，由于实际情况很复杂，我们很难确定哪个不稳定性占主导地

位。因此，我们将涡旋状结构的出现解释为瑞利 − 泰勒不稳定性和开尔文 − 亥

姆霍兹不稳定性共同作用的结果。在这种情况下，我们可以根据下面公式推导出

增长率（频率的虚部）[265,266]：

γ =
√

kg(ρu − ρl)/(ρu + ρl)− k2(B2
u +B2

l )/µ0(ρu + ρl) + k2ρuρl(△ V )2/(ρu + ρl)2.

(6.6)

从公式（6.6）可看见增长率对磁场强度的变化敏感。在这个事例中，我们选择

△ V = 250 km s−1，当 Bu = Bl = 3 G 时，不会发生不稳定性。当 Bu = Bl =

2 G 时，增长率约为 0.054，远高于我们的估计。使用测得的增长率（∼ 0.009），

我们可以估计出磁场强度约为 2.5 G（Bu = Bl），这与喷流和日冕的实际磁场强

度一致 [106]。

6.3.2 2016 年 7 月 23 日的 M5.5 级耀斑

我们还在 2016 年 7 月 23 日发生的另一个喷流事件中观察到由于物质下落

而引起的涡旋状结构。该喷流发生在位于日面西侧的活动区 NOAA 12565 中。

在 05:27 UT 时刻，该活动区发生了一个 M5.5 级耀斑，并伴随着一个大尺度的

喷流（见图6.5a），大量等离子体被喷射出来。之后，部分等离子体回落到太阳表

面，并且在喷流的南边界形成了涡旋状结构，如图（b1−b5）所示。一开始，喷

流的南边界很光滑（见图（b1））。到 05:48 UT 时刻，边界开始出现波纹状结构，

如图（b2）中的青色箭头指示。相邻两个结构之间的平均距离约为 10 Mm。我

们研究了在切片“AB”和“CD”处的等离子体运动（详见（b4）），其时间演化分别
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图 6.5: AIA 304 Å 图像显示的 2016 年 7 月 23 日喷流下落过程中的涡旋状结构。图

（a）：M5.5 级耀斑和喷流的形态。（b1−b5）：位于喷流南边界的涡旋状结构的发展过

程。（b2）中的绿色箭头显示了箭头起点处的重力方向，青色箭头指示了几个波纹状结

构。（b3）中绿色的封闭区域勾勒了图6.7的视场。（b3）和（b5）中的数字箭头指向图6.7中

以相同颜色箭头所标示的结构。在（b4）中，线段“AB”和“CD”表示用于获取图6.6中所

示的时空演化图的位置。
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显示在图6.6（a）和（b）中。到 05:48 UT 左右（见图6.6（a）和（b）中的垂

直虚线），喷流南边界处的等离子体开始从较高层的太阳大气回落。我们选择了

几个具有代表性的结构并测量了它们的速度，其值从 110 km s−1 到超过 270 km

s−1。与上一个喷流例子相同，重力与喷流和周围日冕的密度梯度相反，并且与

它们的分界面有一定夹角（详见图6.5（b2）中的绿色箭头，该箭头显示了起点

处的重力方向）。同时，下落物质和周围日冕之间存在速度剪切，因此涡旋状结

构在瑞利 − 泰勒不稳定性和开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的共同驱动下在喷流

南侧边界处开始发展。我们选择了三个单独的结构（图6.5（b3）中的箭头“1”以

及图6.5（b5）中的箭头“2”和“3”指示）并将它们的演化过程展示在图6.7中。
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图 6.6: 沿图6.5（b4）中的线段“AB”和“CD”处的时间演化图。图中画出了我们用来测量

速度的特征点轨迹。

图6.7（a）是从 05:50 UT 到 05:52 UT 沿图6.5（b3）中绿色封闭区域的时空

堆叠图。AIA 304 Å 数据的时间间隔为 12 s，因此在两分钟内有 10 张图像。蓝

色箭头表示我们关注的第一个涡旋状结构（图6.5（b3）中的箭头“1”所指），图中
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图 6.7: 喷流南边缘的演化过程。相同颜色的箭头指向了由下落的物质引起的同一涡旋

状结构的位置变化。每个结构的直径由青色线段和箭头指示。
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展示了其形态变化和位置移动。在（a）的第一张图片中，结构“1”看起来像波纹。

随着不稳定性的发展，该结构不断发展并成为涡旋状结构。在（a）的最后一个

图像中，结构“1”的直径（用青色线条和箭头标记）约为 4.2 Mm。使用图6.4 中

所示的方法，我们测量了旋涡大小（直径）随时间的变化，并确定了其增长率 γ

约为 0.0087。沿着喷流的边界，结构“1”在两分钟内移动了约 21.8 Mm（∼ 30′′），

因此结构“1”的速度约为 181 km s−1。图6.7（b）是沿图6.5（b3）中绿色封闭区

域从 06:02 UT 到 06:06 UT 的时空堆叠图，每张图的时间间隔为 24 s。白色箭

头表示图6.5（b5）中箭头“2”所指出的涡旋状结构。在 168 s 内，结构“2”发展成

为直径 3.4 Mm（第七幅图像中的青色箭头）的涡旋状结构，并以 125 km s−1 的

速度移动了 21.0 Mm（∼ 29′′）。结构“2”的增长率估计为 0.0070。第三个涡旋状

结构由图6.7（b）中的绿色箭头和图6.5（b5）中的箭头“3”指示。这个结构起初很

小，最后长成一个清晰的涡旋结构，直径为 5.4 Mm（见最后一张图中的青色箭

头）。结构“3”的增长率约为 0.0068。结构“3”的位置在四分钟内改变了 32.6 Mm

（∼ 45′′），该结构的速度约为 136 km s−1。如前所述，当同时考虑瑞利 − 泰勒

不稳定性和开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性时，可以使用公式（6.6）来估算增长率。

在这里，我们使用相同的假设，即 Bu = Bl = 2 G, nu = 1010 cm−3 和 nl = 109

cm−3。将两个相邻结构之间的距离（∼ 10 Mm）视为波长，假设重力和界面之

间的角度为 45◦，速度差为 △ V = 200 km s−1，则增长率估计为 0.0057。值得注

意的是，测量值（0.0068 − 0.0087）与理论估计值处于同一数量级，这意味着这

些涡旋状结构由开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性和瑞利 − 泰勒不稳定性同时驱动

是合理的。

6.4 结果与讨论

利用 SDO 卫星的观测，我们研究了活动区 NOAA 12644 中的 M5.8 级耀斑

和相关的喷流。在喷流的演化过程中，产生了许多涡旋状结构。当喷流物质喷射

到日冕时，较暗物质以 110 km s−1 的速度流过喷流底部的明亮结构，从而引起

了开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。较暗物质和明亮结构之间的边界开始变得扭曲，

涡旋状结构不断发展，其最大变形尺度为 1.7 − 2.5 Mm。之后由于重力的作用，

速度未达到逃逸速度的喷流物质从高层大气回落。由于喷流比周围的日冕更密，

并且下落速度超过 200 km s−1，密度和速度差异驱动了瑞利 − 泰勒不稳定性和
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开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性，最初光滑的边界开始显示出涡旋状结构，最大变

形尺度为 6.4 − 8.8 Mm。我们还研究了 2016 年 7 月 23 日的 M5.5 级耀斑，在

其伴随喷流的南边界也发现了由于物质下落产生的涡旋状结构。南边界最初是

平滑的，由于喷流与背景之间的密度差和速度剪切（约 110 km s−1 至 200 km

s−1 以上），瑞利 − 泰勒不稳定性和开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生，边界变

得扭曲。我们分析了边界的演化，发现一些结构从小的波纹状成长为直径约 3.4

− 5.4 Mm 的涡旋。这些结构的增长率约为 0.0068 − 0.0087，下落速度超过 100

km s−1。

在喷流的上升阶段，在喷流和日冕之间边界上出现的涡旋状结构已经被初

步报道过，并且它们被解释为开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生的证据 [263,267]。近

年来，关于太阳喷流中的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的理论得到了发展，MHD

模拟支持太阳喷流中开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的存在 [154,246]。将两个结构之

间的距离（2.7−3.8 Mm）作为波长（∼ 3000 km），将值 Bu = Bl = 3 G，nu

= 1010 cm−3 和 nl = 109 cm−3 代入公式（6.5）可知，喷流向上喷射时的开尔

文 − 亥姆霍兹不稳定性的速度差阈值约为 309 km s−1，略大于不涉及重力时的

值（307 km s−1）。在这里，开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生在速度差为 110

km s−1 的两股流体之间可能有很多原因。首先，明亮结构的密度可能大于日冕

的密度。如果将亮结构的密度更改为 nl = 1010 cm−3，则速度阈值将相应变为

131 km s−1。从结果可以看出，密度差异对开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的发生

有很大的影响。此外，文中的估计是建立在许多前提条件下的：等离子体不可压

缩，理想状态，并且 k⃗ ∥ V⃗u ∥ V⃗l ∥ B⃗u ∥ B⃗l 等等。因此除了速度和密度差异之外，

许多物理参数也可以影响开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的发生。从公式（6.5）可

以看出，磁场对开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的影响取决于其强度和方向。只有

与分界面平行的磁场分量才能提供恢复力来抑制开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的

增长，因此喷流和周围环境的磁场位形会影响开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的发

生。Zhelyazkov [155] 将喷流建模为在同向和扭曲磁场中移动的扭曲磁流管，研究

了日浪（冷喷流）中的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。他们的数值研究表明，对

于沿轴向传播的 MHD 波这样的磁场位形，开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性能够发

生；并且当喷流内外磁场都扭曲时，开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的临界速度会

显著降低（24 − 60 km s−1）。另外，等离子体的可压缩性可能会改变不稳定性的
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发生条件和增长率 [268]。通过将 EUV 喷流作为垂直移动的磁流管（未扭曲和弱

扭曲），Zhelyazkov 等人 [156] 发现，当假定喷流是可压缩等离子体时，临界喷射

速度为 112 km s−1，而当喷流及其周围环境被视为不可压缩时，临界速度变为

114.8 km s−1。他们的工作还证明，在相同的近似值下，弱的磁场扭曲可能会降

低阈值。此外，当粘度系数在分界面两侧采用不同数值时，粘度可能会破坏系统

的稳定，从而降低开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的阈值 [269]。所有这些结果表明，

开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的阈值可以通过许多因素降低，因此可以在 110 km

s−1 的速度差条件下发生。

在这一章中，我们还报告了喷流物质下落时出现的涡旋状结构，这些结构被

解释为开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性和瑞利 − 泰勒不稳定性共同作用的结果。瑞

利 − 泰勒不稳定性和开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性并存并不罕见。在瑞利 − 泰

勒不稳定性的非线性演化过程中，由于下降的物质和背景之间产生的剪切流，可

触发次级开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性 [270]。同样，在开尔文 − 亥姆霍兹不稳定

性的非线性演化过程中，卷起的 KH 涡旋会产生离心力并为瑞利 − 泰勒不稳定

性的发展创造条件。在更普遍的情况下，瑞利 − 泰勒不稳定性和开尔文 − 亥姆

霍兹不稳定性在真实系统的一开始就都存在 [271,272]。在喷流下落时，喷流物质与

日冕之间的密度和速度差可能会触发瑞利 − 泰勒不稳定性和开尔文 − 亥姆霍

兹不稳定性，只要超过磁场的致稳作用即可。通过理论分析，我们证明了瑞利 −

泰勒不稳定性和开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性在太阳喷流中的协同作用，并且观

测到的增长率与理论值之间几乎没有差异。瑞利 − 泰勒不稳定性和开尔文 − 亥

姆霍兹不稳定性协同作用在理论和观察上已被研究过，这就是所谓的 KH−RT

不稳定性或 RT−KH 组合不稳定性 [234,266]。正如我们之前所说的，推导中存在

许多前提假设，并且开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的发生可能受到许多因素的影

响。很多因素例如磁场的拓扑结构、流体的可压缩性和粘度以及离子中性粒子之

间的碰撞也会影响到瑞利 − 泰勒不稳定性的发生 [260,273–275]。

该工作发表于：2019, ApJ, 875, 52
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第 7 章 磁浮现、暗条爆发和喷流的耦合过程

7.1 研究背景

太阳大气中存在各种电磁驱动的爆发活动，例如喷流、暗条爆发、太阳耀斑

和 CME 等。在第一章中，我们已经对这些爆发活动进行了简单介绍。观测发现

这些太阳爆发活动在空间和时间上彼此靠近，并且总是耦合在一起。

一方面，同一太阳爆发事件中各种活动彼此伴随。例如，大多数 CME 的

核心伴随着爆发暗条，其中来源于活动区的还会伴随着耀斑和喷流 [102,276]。Mc-

Cauley 等人 [277] 分析了 904 个暗条爆发事件，发现 72% 的暗条爆发伴随着

CME，而 15% 的暗条爆发与耀斑相关。这些爆发之间的关系不是简单的一个活

动触发了另一个活动，它们被认为是日冕磁场剧烈重构期间能量释放的不同表

现形式 [28,141,242]。这些爆发的起源与光球磁场的演化有关，例如磁通量的浮现、

对消和光球运动 [217,278–280]。总的来说，光球和日冕在长期或短期内的演化会导

致太阳爆发，并在爆发期间不断演化。

另一方面，一个太阳爆发事件可能会在相对较短的时间段（数〸分钟到几小

时）内引发位于不同地点的另一个爆发事件，这就是所谓的感应爆发 [95,281]。先

前的统计和详细案例研究已经证明，感应爆发事件之间确实具有物理联系，而不

是纯粹偶然的 [173,282,283]。感应事件之间的物理联系被推测为：大规模对流运动导

致耀斑区的同时的磁通量浮现 [284] 或以前的爆发所引发的日冕波 [285,286]。目前，

观测和数值方面的研究都支持感应爆发之间具有磁性连接。Jiang 等人 [287] 讨论

了在同一个活动区发生两次宁静区暗条爆发的可能性，两次爆发之间的联系是

由于磁重联或扩张引起的磁场位形改变。Schrijver & Title [288] 研究了两天时间

内所发生的一系列耀斑、暗条爆发、CME 和相关事件，并找到了所涉及源区之

间连接的证据：分界点和和准分割面等类似结构。Török 等人 [281] 对三个相邻磁

绳的磁场拓扑结构进行了建模，详细说明其中了一个磁绳爆发所引起的磁场变

形如何使嵌套在同一上覆磁场中的一个或多个其他磁绳不稳定并爆发。这些研

究还表明，全球日冕磁场的拓扑结构在感应爆发的产生中起着重要作用 [289]。值

得一提的是，感应爆发之间的这些联系，特别是涉及较高层次磁场的爆发，可以
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从模型中推断出来，但通常无法直接观察到。尽管目前有不少关于感应爆发的研

究，但其物理原理仍然难以捉摸，需要进行研究。

在本章中，通过将 SDO 卫星的大视场观测与 NVST 望远镜的高时空分辨

率数据结合起来，我们研究了磁流浮现和对消，暗条爆发和喷流的多层次（从光

球到日冕）和多尺度（从几毫米到几百兆米）耦合过程。本章的组织如下：第 2

节介绍了观测数据，第 3 节描述了研究结果，第 4 节则为总结和讨论。

7.2 观测及数据分析

NVST 是云南抚仙湖太阳观测站的主要设施，它具有三个对太阳成像的通

道，即 Hα，TiO 和 G 波段。旨在观察太阳色球层结构的 Hα 通道的带宽为 0.25

Å，并且可以以 0.1 Å 的步长扫描 ±5 Å 范围内的光谱。在这项研究中，我们使

用了 2019 年 5 月 7 日 05:11:51 UT − 10:11:55 UT 在 Hα 波段线心（6562.8 Å）

和线翼在 ±0.4 Å 处的观测，其时间分辨率为 42 s，像素大小为 0.165′′。我们使

用了处理过的数据：首先 Level 0 数据校准为 Level 1 数据，包括平场校正和去

除暗电流，然后使用斑点掩模法将其重建为 Level 1+ 数据 [290,291]。

我们还采用了来自 SDO 卫星 AIA 仪器的多波段图像和 HMI 仪器的磁场数

据。我们选择从 2019 年 5 月 7 日 09:00 UT 到 12:00 UT 获得的 94 Å，171 Å

和 304 Å 图像，像素大小为 0.6′′ pixel−1，图像之间的时间间隔为 12 s。我们还

使用 HMI 仪器从 2019 年 5 月 6 日 13:00 UT 到 5 月 7 日 13:00 UT 这段时间

内的全日面视向磁图，其空间采样为 0.5′′ pixel−1。此外，我们还使用了 GOES

卫星数据来研究 2019 年 5 月 7 日的软 X 射线 1−8 Å 流量的变化。

7.3 研究结果

2019 年 5 月 7 日，日面上有两个活动区，而活动区 NOAA 12740 位于

（−429′′E，167′′N）。在该活动区中，我们观察到一个爆裂喷流出现并触发了受限

的暗条爆发。AIA 94 Å，171 Å 和 304 Å 的观测如图7.1所示。（a1），（b1）和

（c1）中的绿色曲线表示暗条，其投影长度约为 50 Mm。在 09:19 UT 时刻，在

暗条的西侧发生了喷流，并沿着磁环爆发（见（a1）中的红色箭头）。随着喷流

的发展，这根暗条开始爆发，并且喷射的暗条物质沿着大规模磁环从西侧向另一
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侧足点运动（如图（a2），（b2）和（c2）所示）。借助 NVST 的高分辨率观测数

据，我们分析了喷流的形成机制以及喷流如何触发暗条爆发的详细演变过程。
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图 7.1: AIA 94 Å，171 Å 和 304 Å 图像所展示的发生在活动区 NOAA 12740 中的喷

流和暗条爆发。（a1），（b1）和（c1）中的绿色虚线表示从 304 Å 图像上确定的暗条位

置。（a1）中的红色箭头指示喷流的方向。（a2）中的红色方框表示图7.2的视场，红色箭

头指出了暗条物质运动的方向。（b2）中的绿色方框概述了图7.3的视场，（c2）中的绿色

矩形描画了图7.4的视场。

通过研究 HMI 磁图的演化（参见图7.2（a1−a3）），我们发现活动区 NOAA

12740 中主负极性黑子的西北部浮现了新的磁通量。（a2）和（a3）中的红色括

号表示从 05:00 UT 左右开始浮现的一对双极子。这个双极子变得更强，相反极

性彼此分离。同时，其北侧的正极性与附近原来就存在的的负磁通量发生对消，

如蓝色箭头所示。使用 NVST Hα 6562.8 Å 数据（见图（b1−b3）），我们发现自

从 09:17 UT 开始，在对消位置附近开始出现增亮（图（b1）中的蓝色箭头）。之

后，（b1）中的虚线所指示的纤维结构爆发，触发了 B5.0 级耀斑并形成一个爆
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裂喷流。峰值时刻的耀斑如图（b2）所示，（b3）中的蓝色箭头指示了喷流。
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图 7.2: 爆裂喷流的形成。（a1−a3）：展示活动区 NOAA 12740 中黑子西侧磁场演变的

HMI 视向磁图序列。（a2）和（a3）中的红色中括号表示双极子的浮现，蓝色箭头指示

浮现正磁通量和附近负磁通量之间的对消。（b1−b3）中的 NVST Hα 图像展示了在对

消位置出现的喷流。（b1）中的红色和蓝色实线分别是正极性和负极性磁场在 50 G 的

等值曲线。（b1）中的虚线表示一个纤维结构。

当喷流物质向上喷射时，上方的冕环变亮，如 AIA 94 Å 图像所示（图7.3

（a1−a3）中的红色曲线）。喷射的物质在 AIA 304 Å 图像中更加明显（见图7.3

（b1−b4））。通过研究沿图（b3）中标记的“A−B”切片的时间演变，我们确定该

喷流的速度约为 300 km s−1（见图 e）。图7.3（c1−c4）是 NVST Hα 6562.8 Å

图像，图中可以清晰识别出冕环远端足点附近的暗条。在 09:21 UT，冕环的远

端足点开始增亮，在图（a1），（b1）和（c1）中用圆圈标记。我们可以发现这些

增亮发生在暗条旁边，并且冕环横跨在暗条上方。从（a1）到（a3）时刻，冕环

向外膨胀，越来越多的冕环增亮。同时，在 304 Å 和 Hα 图像中出现更多的增

亮（参见（b2）中的箭头和（c2）中的红色虚线）。在相应的磁图上（图 d）分别

绘制出冕环（（a2）中的红色曲线）、暗条（（b2）中的绿色曲线）和增亮带（（c2）
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图 7.3: 喷流的演化过程及其对暗条的扰动。图中红色虚线表示冕环，圆圈表示感应增亮

的位置。（c1）中的矩形显示用于强度测量的喷流的明亮区域，如图7.4（c）所示。（b2）

中的箭头和（c2）中的红色曲线标注了冕环远端足点处出现的亮带。（c1−c3）中的蓝色

实线和虚线分别表示暗条中某个纤维结构在当前时刻和上一时刻图像中的位置，（c4）中

的玫红色曲线和箭头显示了喷射的暗条物质所处区域和方向，这些曲线被映射到图（a4）

和（b4）中。图（d）是 HMI 视向磁图，其中红色虚线、红色点线和绿色点线分别显示

了冕环、亮带和暗条的位置。（e）是沿图（b3）中标记的“A−B”切片的时空演化图。
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中的红色曲线）的位置，我们发现暗条位于北侧正极性磁场和南侧负极性磁场之

间的极性反转线（PIL）上，并且冕环将暗条的正极场与喷流足点的负极场连接

起来。随着冕环的扩张，暗条的东部受到干扰并开始解缠。（c1−c3）中的蓝色实

线表示暗条中某一纤维结构的当前位置，（c2）和（c3）中的虚线表示这个结构

在前一时刻的位置，即分别从（c1）和（c2）复制得来。随着时间推移，该纤维

结构向东移动，位移在 6 分钟内大约为 10 Mm。在 09:30 UT 左右，暗条的东部

开始爆发。在图（c4）的 NVST Hα 观测中，暗条物质的喷射区域和方向由玫红

色曲线和箭头显示。将该区域映射到 AIA 94 Å 图像和 304 Å 图像中，我们发现

正在爆发的物质在 EUV 图像上表现为亮结构，并向上喷射（图（a4）和（b4））。

由于暗条的东部受到干扰，暗条下方出现了增亮现象，如（a3−a4），（b3−b4）

中的箭头所示。

图7.4描绘了暗条的解缠和爆发。在图（a1）中，红色和蓝色曲线分别是正

极性磁场和负极性磁场在 50 G 的等值曲线。暗条的西侧足点扎根于负极性磁场

中。如上一段所述，暗条的东部受到干扰并开始解缠，并且暗条下方出现增亮。

随着解缠，增亮发展成为一个 B8.0 级耀斑（请参见图（a1）中的矩形），并且暗

条开始上升，与下侧结构分离（如图（a2）中所示）。暗条的解缠表现为旋转，图

（a3）中的箭头指示了其旋转方向。为了清楚地显示旋转，我们使用以下方程式

重构了多普勒图像 [292]：

D =
B −R

B +R
(7.1)

其中 B 和 R 分别代表记录在蓝翼（Hα − 0.4 Å）和红翼（Hα + 0.4 Å）图像

中的像素强度。负多普勒指数 D 用蓝色标记，表示等离子体朝向观察者的运动。

用红色表示的正多普勒指数 D 代表远离观察者移动的等离子体。用这个方法得

到的多普勒图像如图7.4（b）所示，暗条的北侧表现为蓝移，而南侧表现为红移，

说明暗条从东侧观察为顺时针旋转。暗条持续旋转了约三〸分钟。（c）中的棕

色曲线是 GOES 软 X 射线 1−8 Å 的流量变化，从中可以发现与暗条爆发有关

的 B8.0 耀斑和在此之前伴随喷流的 B5.0 级耀斑。我们还研究了（a1）和图7.3

（b1）中标注的两个不同区域的 Hα 图像强度变化，将其归一化后用相同的颜色

显示（详见青色和玫红色曲线）。B5.0 级耀斑开始于 09:18 UT，在 09:23 UT 时

刻流量达到峰值，并在 09:26 UT 左右结束。B8.0 级耀斑始于 09:29 UT，并于

09:35 UT 达到峰值流量，比以前的 B5.0 级耀斑晚了〸二分钟。
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图 7.4: （a1−a3）：展示暗条旋转运动的 Hα 图像。在（a）中，红色曲线是正极性磁场

的等值轮廓，蓝色曲线表示负极性磁场。当暗条爆发时，青色矩形表示增亮的区域，该

区域中的亮度变化在（c）中用相同颜色的曲线表示。（a3）中的箭头展示了喷流旋转运

动的方向。（b）是多普勒图像，指示在 09:46:21 UT 时刻的上流（蓝色）和在 09:45:55

UT 时刻的下流（红色）。在（c）中，棕色曲线显示 09：00 UT−10：00 UT 期间 GOES

软 X 射线 1−8 Å 的流量变化，虚线表示 B5.0 级和 B8.0 级耀斑的峰值时间。图（a1）

和图7.3（b1）中两个矩形区域的归一化强度变化分别用对应颜色的曲线显示。
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图 7.5: AIA 94 Å（图（a1−a3））和 304 Å（图（b1−b3））观察到的暗条爆发所导致的

冕环增亮。（a1）中的红色和蓝色曲线分别表示正极性和负极性磁场。（a3）和（b3））中

下方的箭头显示了冕环足点处增亮的传播。（b1）中的绿色曲线为从图7.1（c1）复制的

暗条初始位置。
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图7.5是相应的 AIA 94 Å 和 304 Å 观察到的暗条爆发过程。当暗条爆发

时，暗条物质沿着大型冕环运动，从西侧足点向另一侧流动，冕环变亮，如图

（a1−a3）所示。将 EUV 图像与视向磁图进行比较，我们发现冕环的远端（东侧）

足点位于正极性磁场上，而西侧足点则位于附近具有混合极性的负极性磁场上

（参阅图（a1））。在暗条物质到达之前，远端的足点自 09:32 UT 开始发亮（见图

（a2）和（b2））。随着暗条的旋转，更多冕环变亮，并且足点的增亮现象随之向

南传播（见图（a3）和（b3）中的下方箭头）。暗条只有部分物质沿着冕环爆发

并掉落到远端的足点，在原始位置有剩余物质（见图（a3）和（b3））。

7.4 总结与讨论

根据 NVST Hα 波段的观测结果，我们发现在活动区 NOAA 12740 主黑子

的西侧，磁通量不断浮现并与附近的反极性磁场发生对消，一个色球纤维结构在

09:19 UT 爆发并形成了喷流。随着喷流沿冕环爆发，冕环膨胀，并在远端足点

出现感应增亮。冕环的远侧足点附近有一根暗条，并且冕环横跨在暗条上方。在

喷流演化过程中，暗条受到扰动。在 09:30 UT 左右，激活的暗条开始解缠，然

后爆发。喷出的暗条物质沿着上覆的磁环流动，冕环变亮，并且其远端足点也发

生增亮。

表 7.1: 爆发事件的特征

Time
投影长度

（Mm）

投影高度

（Mm）

Emergence 5:00 UT begin 5 -

Cancellation 6:30 UT begin 5 -

Flare 9:18 UT begin 40 -

Jet 9:19 − 10:10 UT 140 90

Filament eruption 9:30 − 10:10 UT 180 60

Loop brightening 9:33 UT begin 190 65

如表7.1所示，本事件是在太阳大气中一个清晰的多层次（从光层到日冕），

多空间尺度（从几 Mm 到数百 Mm）和时间尺度（从几分钟到几小时）的耦合
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爆发事件：

1. 在光球上的磁浮现和磁对消（投影长度 ∼ 5 Mm，持续时间 ∼ 几个小时）

触发了色球纤维状结构的爆发，并形成了喷流（投影长度 ∼ 140 Mm，持

续时间 ∼ 50 分钟）。这与以前的观察结果一致，即小规模的暗条爆发往

往会触发太阳喷流 [66,122,293]。Sterling 等人 [138] 调查了在极区冕洞中的 20

个喷流，这些喷流被同时记录在 X 射线和 EUV 波段图像中。他们得出结

论，不管是标准模型喷流还是爆裂喷流，每个喷流都是由暗条爆发驱动的。

Sterling 等人 [139] 进一步报道了有关活动区喷流的相同结果。此外，Panesar

等人 [123] 研究了在宁静区随机的 10 个日冕喷流，发现这些喷流都是由底

部极性反转线处发生磁通量对消的爆发暗条引起的。这里，磁通量浮现和

对消、暗条爆发、喷流和 B5.0 级耀斑在同一事件中相互耦合，这意味着较

低层太阳大气中的磁场演化会导致高层大气的爆发活动。

2. 喷流物质进入上方的冕环，导致冕环及其远端足点的增亮，并且远端足点

附近的暗条被扰动。人们普遍认为，磁场在太阳暗条的形成、平衡和爆发

中起着重要作用。暗条的平衡取决于两个因素：暗条和光球之间的磁力线

向外的磁压力以及上覆磁场向内的磁张力。在这个事件中，冕环将喷流足

点的负极性磁场与暗条北侧的正极性磁场连接起来。随着喷流的发展，冕

环膨胀，这可能影响暗条上方覆盖的磁力线。暗条受扰动的机制可能有两

种：一方面，上覆磁场的磁张力降低，造成力的不平衡，导致暗条爆发；另

一方面，在暗条的东侧下方可能会发生磁重联，并触发暗条爆发，因为我

们可以看到那里的增亮。随后的暗条爆发是感应爆发，这表明太阳爆发在

日冕不同位置的耦合。

3. 暗条爆发（投影长度 ∼ 180 Mm，持续时间 ∼ 40 分钟），并被上覆冕环所束

缚，然后冕环和远端足点增亮（约 190 Mm）。在暗条爆发期间，我们观察

到暗条解缠。以前曾报道过暗条爆发的解缠或旋转运动，这表明暗条中存

储的磁扭缠释放到了外部日冕中 [294,295]。Kurokawa 等人 [294] 发现了由耀斑

触发的缠绕暗条的旋转爆发。在第三章中，我们也报道说，一根暗条与附

近开放磁场发生重联，开始解缠并触发了新系统的旋转。不同系统之间的

磁扭缠传递以及扭缠从较低层大气到高层大气的传播可能是活动区 12192
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只有我们所研究的爆发事件出现 CME 的原因。在本章的事件中，暗条爆

发了两次，而我们所研究的第一个暗条被冕环所限制。09:50 UT 之后，暗

条再次爆发，与其他磁性结构重联，导致了更大范围的爆发。我们认为，暗

条的解缠在随后爆发的大规模爆发中起重要作用。

太阳的爆发总是与低层磁场的运动有关，许多太阳活动相互伴随也并不罕

见 [278,296,297]。结合高分辨率的 NVST 数据和大视场 SDO 观测，我们不仅观察

到小规模（∼ 5 Mm）的光球磁场浮现和对消是如何引发大范围（超过 100 Mm）

的色球和日冕暗条爆发、喷流和耀斑的，同时也观测了感应爆发：喷流改变了磁

场结构并导致远处的暗条爆发，以及之后更大范围的爆发。感应爆发的一个关

键问题是连续爆发活动之间的紧密时间相关性纯粹是巧合还是因果关系。因此，

找到它们之间的直接连接性对于解决此问题很重要。先前的研究揭示了感应事

件之间存在物理关系 [281,288,289,298]。但是，大多数观测是基于大规模视场的 SDO

观测，而日冕磁场的拓扑分析是基于势场模型外推得到的。在我们的研究中，可

以借助高分辨率的 NVST 数据来研究结构的详细演化，并且可以直接观察到两

个事件之间的磁连接。我们的研究证明了日冕磁场的拓扑结构在发生感应爆发

中的重要性，并有助于我们理解太阳爆发活动之间的关系。

该工作准备投稿至 MNRAS 杂志，目前正在修改中。
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第 8 章 总结和展望

到目前为止，喷流研究已经取得大量成果，包括喷流的各项物理参数、动力

学特征以及驱动机制等等。在前人工作的基础上，我们对喷流的动力学演化、不

稳定性以及喷流与其它爆发活动的关系等方面进行了研究，希望能进一步了解

太阳磁场结构和演化，理解太阳爆发活动的物理机制。喷流的相关研究仍有很多

方面值得探索，在本章中将对我在博士期间所做的工作进行总结，并展望下一步

的工作计划。

8.1 工作总结

本文利用太阳动力学天文台（SDO）、太阳界面层成像光谱仪（IRIS）和新

真空太阳望远镜（NVST）的高质量观测数据对太阳大气中的喷流进行研究，所

取得的研究成果总结如下：

（1）爆裂喷流触发活动区 12192 唯一伴随着 CME 的耀斑。利用 SDO 的

多波段图像和光球视向磁图，我们对活动区 NOAA 12192 中唯一伴随着 CME

的耀斑进行了分析。利用了 NVST 提供的高分辨率观测数据，我们发现暗条和

开放场之间发生重联，形成一个新系统。之后暗条解缠，带动新系统旋转。这种

磁螺度从缠绕暗条系统向开放场转移的详细过程是第一次报道，解释了喷流的

旋转运动。之后磁螺度从低层大气向高层大气传输，并可能随着 CME 的传播到

达行星际空间中。

（2）扎根于耀斑带上的喷流。利用 IRIS 的观测数据，我们对 2017 年 9 月

10 日的 X8.2 级耀斑事件进行研究，在其中发现了一种新现象——扎根于耀斑

带上的喷流。我们对这种喷流的特征进行研究，发现其寿命、投影宽度、长度和

速度分别为 87 s，890 km，2.7 Mm 和 70 km s−1。我们找到了类似耀斑事件并

分析对应的 IRIS 光谱数据，发现喷流足点处的日冕热线 Fe XXI 线表现为蓝移，

而过渡区的冷的 Si IV 线表现为红移，表明喷流足点处发生了色球蒸发。这是第

一次发现扎根于耀斑带上的喷流，我们提出这种喷流可能是由色球蒸发驱动的。

（3）在喷流中观测到开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性。利用 IRIS 的高分辨率观
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测，我们对扎根于活动区 NOAA 12365 主黑子半影附近的一个喷流事件进行了

细致的研究。喷流的最大长度为 90 Mm，宽度为 19.7 Mm。在喷流演化过程中，

我们观测到其底部的空穴结构和起源于空穴的双向流，证明空穴附近可能发生

磁重联。喷流左边缘有两股流依次流过，速度差大约为 204 km s−1。两股流的速

度剪切引起开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性，导致喷流边缘由光滑变为锯齿状。开

尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生过程中，我们观测到局部等离子体温度升高的现

象。这是第一次在喷流中观测到不稳定性发生发展的详细过程，可能为日冕加热

问题提供新思路。

（4）喷流上升和下落过程中的不稳定性。我们进一步分析了喷流中的不稳定

性。在喷流上升阶段和下落过程中，由于喷流和日冕之间存在速度剪切和密度

差，在它们的边界形成了涡旋状结构。通过理论分析，我们提出喷流上升过程中

的涡旋状结构是开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性的体现；而下落时的涡旋状结构是

瑞利 − 泰勒不稳定性和开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性同时作用而形成的。

（5）磁浮现、暗条爆发和喷流的耦合过程。利用 SDO 和 NVST 的观测数据，

我们报道了一个连锁反应：由磁浮现和对消引起的纤维结构爆发形成了喷流，之

后喷流驱动了位于其足点附近的感应暗条爆发。通过这个事件，我们详细分析了

从光球磁浮现和对消到色球纤维结构爆发、再到日冕喷流和暗条爆发的多尺度

耦合过程。

8.2 未来工作展望

虽然我们的工作已经对喷流的动力学演化、不稳定性以及喷流与其它爆发

活动的关系进行了深入研究，但关于喷流仍有很多方面值得探讨。以我研究生期

间所做的工作为基础，结合当前、未来太阳观测数据的特点和有待解决的问题，

我认为未来的工作内容主要包括以下几点：

1. 目前我们的工作基本是案例分析，下一步可以进行一些统计学分析来对

喷流的各项物理参数（如密度、温度等）、分布规律（随太阳的经度、纬度、太

阳活动周等）及与其它爆发活动（暗条爆发、耀斑、CME、太阳风等）的关系来

进行详细研究。

2. 关于喷流的磁场一般利用的是视向磁场数据，研究的也基本是其足点处
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的磁场演化，可以利用矢量磁场数据和外推等方法来对喷流的三维磁场结构来

进行重构并分析其电流、电流螺度、磁螺度等特征。

3. 喷流中物质传递和能量转化过程需要更为详细的定量分析，比如喷流形

成过程中有多少磁能转化为喷流的动能、磁场的解旋过程能量又是如何变化的

等等。

4. 我们在开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性发生过程中观测到等离子体加热现

象，这种现象是否可信需要更多的例子和更准确的温度测量方法来研究。如果开

尔文 − 亥姆霍兹不稳定性引起的加热过程是真实的，那么加热机制是什么？对

日冕加热的贡献有多大？这些问题都值得研究。

5. 除前面提到的开尔文 − 亥姆霍兹不稳定性和瑞利 − 泰勒不稳定性，喷

流中是否还有其它不稳定性？表现是什么？

6. 利用即将发射或即将正式观测的太阳观测设备，如 Solar Orbiter、Parker

Solar Probe、DKIST 地面望远镜和国内的太阳空间望远镜项目 ASO–S 等所提

供的更高分辨率的观测数据，我们可以以前所未有的细节来研究喷流的详细结

构和演化等问题。
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