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摘要：伽玛射线暴是一种来自宇宙空间随机方向的短时间内伽玛射线突然增亮的现象。伽玛射线

暴虽然早在 1967 年就由 Vela 卫星观测到，但直到 1997 年人们才通过余辉观测确定其寄主星系，

并通过寄主星系的红移最终确定了伽玛射线暴的宇宙学起源。对伽玛射线暴研究概况进行了评

述：详细介绍了伽玛射线暴及其余辉的观测进展，特别是近期 Swift 卫星和 Fermi 卫星带来的新

发现；系统描述了伽玛射线暴标准火球模型、伽玛射线暴余辉物理 (相对论性外流与暴周环境介

质的相互作用过程、辐射产生机制等) 及伽玛射线暴的前身星等。也对伽玛射线暴的未来研究进

行了展望。
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1 伽玛射线暴观测

1.1 发现与命名

伽玛射线暴 (Gamma-Ray Burst, 简称伽玛暴, 缩写为 GRB) 是来自宇宙空间的伽
玛射线波段的瞬时增亮现象。伽玛暴早在 1967 年就曾被美国的 Vela 卫星观测到。1973
年，Klebesadel 等人

[1]
在美国《天体物理学报》(The Astrophysical Journal) 杂志上发表了

一篇题为“宇宙中的伽玛射线暴观测”的快讯，公布了 Vela 卫星近 4 年时间里观测到的总共
16 个伽玛暴。该文的发表正式标志着伽玛暴研究领域的诞生。

伽玛暴的命名是在英文字母缩写 GRB 后加上该暴发生的年份的后两位及月、日。例如
Klebesadel 等人

[1]
给出的伽玛暴 GRB 700822 就是在 1970 年 8 月 22 日发生的事件。如果

一天当中观测到多个伽玛暴，那么就在名字的后面按观测到的顺序依次加上一个大写的英文

字母 A、B、C 等。例如在 2008 年 9 月 16 日发生的第 3 个伽玛暴表示为：GRB 080916C。

1.2 空间分布

伽玛暴在天球上是随机爆发的，呈现各向同性的分布。康普顿卫星上的 BASTE 探测器
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差不多每天可以观测到一个伽玛暴事件。对 BASTE 观测到的 2 704 个伽玛暴的空间方向进
行统计，发现不同强度的伽玛暴都几乎均匀地分布在天球上。最近 Swift 及 Fermi 卫星的观
测也证实了伽玛暴的各向同性分布。另外，观测发现伽玛暴的强度分布偏离欧几里德空间中

的均匀分布
[2, 3]
，但与大爆炸宇宙学的期望相符，因而支持伽玛暴的宇宙学起源。

1.3 距离

伽玛暴距离的重要性在于需要借助它来确定伽玛暴爆发的总能量释放：如果伽玛暴是银

河系尺度，伽玛暴的各向同性能量将小于 1037 J；而如果是宇宙学起源，爆发的总能量将高
达 1046 J，远远超过了超新星爆发时的总能量。虽然伽玛暴的空间分布支持伽玛暴的宇宙学
起源，但是 1997 年之前天文学家们并没有直接的观测证据来证实。

伽玛暴距离的直接观测证据来自于伽玛暴余辉的发现。1997 年 2 月 28 日，BeppoSAX
卫星探测到 GRB 970228

[4]
及其 X 射线对应体。不久，GRB 970228 的光学对应体也被地面

上的望远镜观测到
[5–7]
，它在一团星云状物的边缘随时间呈幂律衰减。这团星云状物即为伽

玛暴的寄主星系。对 GRB 970228 寄主星系的观测得到其红移值为 z = 0.695
[8, 9]
，证实伽玛

暴来自于宇宙学的距离，从而解决了伽玛暴的距离之谜，结束了长达 30 年之久的伽玛暴 “黑
暗时期”。很快，GRB 970508 的光谱观测也证实了伽玛暴的宇宙学起源

[10]
。到目前为止，测

定了红移的伽玛暴已经有数百个。

1.4 瞬时辐射

伽玛暴主暴阶段辐射的光子主要集中在亚兆电子伏特，其光变曲线大多呈现不规则的多

峰结构。有部分伽玛暴在主暴之前有“前兆”爆发现象，“前兆”相对于主暴流量要低很多，它

们之间的间隔时间一般比主暴的持续时间要长。

伽玛暴的持续时间可以跨越好几个量级，从短至几毫秒到长至数千秒。由于伽玛暴的光

变曲线非常复杂，所以人们一般定义一个时标 T90 来表征伽玛暴瞬时辐射的持续时间。T90

定义为累积流量占总流量 5% 到 95% 之间的持续时间。早在 BATSE 时代，人们发现 T90 呈

现双模分布
[11]
。根据持续时间，伽玛暴可分为 T90 > 2 s 的长暴和 T90 < 2 s 的短暴。对伽玛

暴硬度比 (100∼300 keV 能段与 50∼100 keV 能段的流量比) 的统计发现，长暴能谱偏软，而
短暴能谱偏硬。

通常在按照持续时间 T90 对伽玛暴进行分类时，并没有考虑红移对伽玛暴内禀持续

时间的修正。对于有些红移比较大的伽玛暴，红移对内禀持续时间的改正是很大的。比

如GRB 090423，T90 = 10.3 s
[12]
，红移 z = 8.26

[13, 14]
，所以在暴源参考系中其内禀持续时间

将小于2 s。这样一来，将 GRB 090423 按观测到的 T90 分类为长暴，也许并不能反映其物理

本质。为了让分类更好地体现出伽玛暴的爆发机制和物理过程上的差别，Zhang 等人
[15]
建

议将伽玛暴分为由双致密星并合产生的 I 型暴 (通常持续时间较短) 和由大质量恒星坍缩引
起的 II 型暴 (通常持续时间较长) 两大类。不过，在这种分类系统中，判别过程将比较复杂。

伽玛暴瞬时辐射阶段的能谱是非热的，许多伽玛暴能谱可以用光滑连接的双幂律光子

谱，即 Band 函数来描述
[16]
，虽然 Band 谱的形成机制目前还很不清楚

[17]
。图 1(a) 展示了

BATSE 观测到的 GRB 990123 的能谱，虚线是 Band 函数的拟合；可以看到，Band 函数
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(a) (b)

图 1 (a) GRB 990123 能谱的 Band 函数拟合
[18]
；(b) GRB 080916C 分时段能谱的 Band 函数拟合

[19]
。

很好地拟合了 GRB 990123 的光谱；图 1(b) 给出了 Fermi 观测到的 GRB 080916C 的能谱
Band 函数拟合结果，各个时段的能谱都可以用 Band 函数进行拟合。

但并不是所有伽玛暴的瞬时辐射谱都可以用 Band 函数来拟合。特别是在 Fermi 卫星上
天以后，天文学家们发现在有些伽玛暴中，需要加入另外一个成分或者组合几个不同的成分

来拟合观测到的能谱
[20]
。例如对于 GRB 090926A 的能谱，除了一个 Band 函数成分外，还

需加入另一个幂律成分 (图 2(a) 所示)；对于GRB 100724B，除了一个 Band 函数成分外，还
需加入一个接近黑体辐射的光球成分 (如图 2(b) 所示)。

另外还有一些伽玛暴的瞬时能谱需要用一个热成分加上一个幂律成分来拟合，例如

GRB 090902B (如图 3(a) 所示)。随着观测事例的增加，以后可能会有伽玛暴的能谱需要综
合 Band 函数、热成分及幂律成分来进行拟合，如图 3(b) 所示。

伽玛暴瞬时辐射除了有占主导的亚兆电子伏特的伽玛射线之外，在其他波段也有相

应的辐射。在极高能波段，瞬时辐射阶段可以观测到 109 eV 光子，甚至是 1012 eV 光子，
如GRB 940217

[24]
。在低能波段，瞬时辐射阶段还可以辐射 X 射线光子。在对伽玛暴的能谱

研究中，人们发现许多伽玛暴能谱的峰值光子能量只有几十 keV 特甚至更低，它们被称为
X 射线闪或富 X 射线暴

[25, 26]
。这些事例的很多特征与普通伽玛暴没有明显差异，它们是

广义伽玛暴的低能分支。在有些伽玛暴的瞬时辐射阶段，还观测到了光学波段的辐射。例

如GRB 080319B在主暴阶段有很强的光学辐射，其最亮时的光学视星等达到 5.3 mag，基本
上用肉眼就能看到

[27]
。

伽玛暴中的高能光子可以给出火球宏观运动洛伦兹因子的下限
[28]
，能谱的延时则可用

来检验量子引力
[29, 30]

等。在 Fermi 卫星之前，受仪器观测能力的限制，只有很少的伽玛暴
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(a) (b)

图 2 (a) GRB 090926A 能谱的 Band 函数加幂律拟合
[21]
；(b) GRB 100724B 能谱的 Band 函数加一个

热成分拟合
[22]
。

(a) (b)

图 3 (a) GRB 090902B 能谱的热成分加幂律成分拟合
[23]
；(b) Band 函数、热成分及幂律成分共同组合

叠加的理论光谱
[19]
。

被观测到有 GeV 的高能辐射。Fermi 卫星的成功发射和运行，给伽玛暴高能辐射的研究带来
了难得的机遇。由于 Fermi 卫星的贡献，目前已经有较多伽玛暴在 GeV 能段被观测到。图
4 是 Fermi 卫星观测到的 GRB 080916C 的各波段光变曲线

[31]
。概括来说，伽玛暴的高能辐

射具有如下明显的特征
[19, 31]

：(1) 极高能段的光变曲线通常延迟于 keV/MeV 波段的光变曲
线；(2) 伽玛暴能谱中通常可包含 3 个成分，即一个 Band 谱成分、一个类似热辐射的成分及
另外一个延伸到极高能波段后再截断的幂律成分；(3) 大于 100 MeV 的光子成分的衰减通常
要慢于MeV 的光子成分。以上这些观测事实给伽玛暴的理论模型带来了诸多挑战。

1.5 余辉辐射

虽然早在 BATSE 时代，天体物理学家就已经预言了伽玛暴余辉辐射的存在
[32–34]

，但直
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图 4 Fermi-LAT 观测到的 GRB 080916C 的多波段光变曲线
[31]

到 BeppoSAX 卫星上天 (1997 年)，多波段的余辉才被真正观测到。第一个被观测到余辉的
伽玛暴是 GRB 970228，其 X 射线及光学余辉的流量密度随时间呈幂律衰减。同年，第一个
伽玛暴射电余辉也被探测到，GRB 970508 的射电余辉亮度在晚期也随时间按幂律衰减

[35]
。

综合所有望远镜的观测，截止到 2010 年底，对余辉的逐年统计情况如表 1 所示。从表
中，可看到伽玛暴的X射线余辉在观测中非常普遍，大部分的样本都观测到相应的X射线对
应体。不到一半的样本观测到光学余辉，而射电余辉的样本则很少，不到样本总数的 10%。

伽玛暴余辉的大量发现是在 2004 年年底 Swift 卫星上天之后。从表 1 中我们看到，从
2005 年开始，每年可以观测到上百个 X 射线余辉以及大量的光学余辉。特别是对于 X 射线
余辉，Swift 的观测揭示了大量细节

[36–38]

。图 5 展示了伽玛暴早期 X 射线余辉光变曲线的一
些重要特征

[39, 40]
。

概括来说，Swift 伽玛暴的 X 射线余辉光变曲线可包含以下 5 个典型成分。

(1) 快速衰减阶段 (Steep Decay Phase, 图 5 中标示为 I)。该阶段一般与瞬时辐射光滑
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表 1 伽玛暴余辉情况逐年统计表，取自 http://www.mpe.mpg.de/̃jcg/grbgen.html

年份 伽玛暴数 X 射线余辉数 光学余辉数 射电余辉数 红移数

1997 10 9 5 2 4

1998 11 10 8 5 5

1999 21 12 7 5 7

2000 59 8 8 5 7

2001 26 4 4 4 4

2002 46 6 10 7 9

2003 37 8 15 3 7

2004 38 8 11 1 3

2005 110 84 47 14 32

2006 122 105 65 4 43

2007 109 76 46 6 30

2008 126 105 71 6 39

2009 115 85 49 9 33

2010 103 76 47 4 19

总数 915 592 393 75 242

百分比/% 100 64.6 43 8.2 26.4

图 5 伽玛暴 X 射线余辉光变曲线中可能存在的 5 种主要成分的示意图
[39]

连接
[41, 42]

，X 射线流量随时间呈幂律快速衰减，衰减幂律指数约 −3(或更陡，甚至可以陡至
−10

[43–45]
)，快速衰减阶段持续约 102 ∼ 103 s。理论上人们一般认为快速衰减相来源于瞬时辐

射阶段的高纬度辐射的延迟到达 (曲率效应)，此阶段示踪了伽玛暴从瞬时爆发阶段到余辉阶
段过渡的细节。该阶段的光子谱具有与其后余辉辐射的光子谱不同的性质

[46–48]
。

(2) 缓慢衰减阶段或平台阶段 (Shallow Decay or Plateau Phase, 图 5 中标示为 II)。该阶
段流量随时间衰减的幂律指数为约 −0.5，有的衰减更缓甚至出现平缓的上升 (幂律指数大于
0)，持续时间从几千秒到几万秒不等

[45, 49–52]
，其后在光变曲线上出现一个拐折进入正常衰减
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相，拐折的前后余辉光谱一般不出现明显的演化。具有平台相的伽玛暴在 X 射线余辉样本总
数中占了很大一个比例，对这种特殊子样本的研究发现，其某些观测量之间存在有趣的相关

性。例如平台相的 X 射线辐射总能量与平台持续的时间正相关
[53]
，平台相的 X 射线余辉光

度与平台到正常相的拐折时间反相关
[54]
，平台相 X 射线余辉光度与其拐折时间及伽玛暴瞬

时辐射各向同性伽玛射线总能量三参数之间还有更紧密的相关性
[55]
。部分伽玛暴的光学余

辉中也观测到了平台相
[51]
，有些伽玛暴光学平台相的拐折时间与 X 射线平台拐折时间同步；

另外还有些暴的余辉在不同波段的拐折时间也不同，表现出拐折的波段依赖性
[56]
。此外，在

少数几个伽玛暴 X 射线余辉中，平台后的流量衰减极快，衰减指数约为 −10
[57]
。缓慢衰减阶

段通常被解释为后期的持续能量注入，但也有可能是由外激波微观参数演化而导致
[58]
，甚至

还有可能来自于前导发射机制
[59]
或尘埃散射机制

[60]
。对大量样本的统计分析表明，观测到

的缓慢衰减相很可能是多种物理起源的
[51]
。

(3) 正常衰减阶段 (Normal Decay Phase, 图 5 中标示为 III)。该阶段流量随时间衰减的
幂律指数约为 −1.2，符合标准火球模型的预言

[34, 61, 62]
。

(4) 喷流拐折后衰减阶段 (Post Jet-Break Phase, 图 5 中标示为 IV)。有些伽玛暴的 X 射
线余辉光变曲线，在正常衰减阶段之后，会出现一个衰减变快的拐折，其衰减指数约为 −2。
通常认为这是由喷流效应引起的，表明这些伽玛暴的外流物应该是喷流状。值得注意的是，

观测上发现，在不同伽玛暴中这种拐折在不同波段可能同时出现，也可能不同时出现
[51, 63]

，

这也给有关喷流效应的解释带来很多疑问。

(5) X 射线耀发 (X-Ray Flare, 图 5 中标示为 V)。大约有一半 Swift 伽玛暴 X 射
线余辉中出现 X 射线耀发，有时耀发还会多次发生。X 射线耀发一般说来其流量随时
间上升及衰减都很快，耀发持续时间与耀发发生时刻的比值远远小于 1

[64–66]
，平均比值为

〈δt/t〉 = 0.13±0.10
[67, 68]

。X射线耀发可发生于各种类型的伽玛暴中，如长暴
[65]
、短暴

[42, 69]
、

X 射线闪或富 X 射线暴
[66]
等。X 射线耀发的很多性质与伽玛暴主暴的瞬时辐射相似，暗示

其可能来源于中心引擎的持续活动。

在伽玛暴 X 射线余辉光变曲线的这 5 个成分中，快速衰减相、平台相及 X 射线耀发都
是在 Swift 上天之后新发现的。一般来说，以上 5 个成分并非都会出现在同一个伽玛暴中，
通常的伽玛暴 X 射线余辉光变曲线只是观测到 5 个成分中的若干个

[70]
。在一些简单情形

下，X 射线余辉光变曲线可用两个唯像学函数的叠加来拟合
[52]
。

伽玛暴的光学余辉探测率比 X 射线余辉小得多，只有不到一半的伽玛暴观测到了其对
应的光学余辉 (见表 1)。光学余辉光变曲线的表现形式也与 X 射线余辉不同，很难用一个简
单的唯像学模型来进行拟合或分类。另外还有一大半的伽玛暴没有观测到光学余辉，它们被

称为“暗暴”
[71–75]

。导致伽玛暴光学余辉不可见的原因可能有：来自银河系或其寄主星系的

消光
[76]
、伽玛暴产生的光学余辉本身就很弱

[77]
，等等。

如果伽玛暴与超新星成协，那么随着光学余辉的衰减，晚期可能会出现超新星的

光学成分。迄今为止，已经发现了一系列与超新星成协的伽玛暴，比如 GRB 980425
与SN 1998bw

[78]
、GRB 030329与 SN 2003dh

[79]
、GRB 031203与 SN 2003lw

[80]
、GRB 060218

与SN 2006aj
[81]
、GRB 091127 与 SN 2009nz

[82]
、以及GRB 100316D 与 SN 2010bh

[83]
等。另
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外，值得注意的是，在晚期余辉中能否观测到反向喷流的辐射成分，也成为近期一个令人感

兴趣的问题
[84, 85]

。

图 6 Fermi-LAT 观测到的 4 个伽玛暴的 GeV 余辉

光变曲线
[87]

在所有余辉样本中，伽玛暴被观测到射

电余辉的比率还不到 10%(见表 1)。射电余
辉持续的时间最长可以达到几千天，其光变

曲线呈现先上升后下降的特征
[86]
。伽玛暴

射电余辉中观测到由星际介质引起的闪烁

现象，根据等离子体对射电辐射的闪烁效应

的计算可以推断余辉辐射区大小的演化情

况，这方面的研究表明伽玛暴外流是相对论

性运动的。

随着 Fermi 卫星的上天，越来越多
的伽玛暴被观测到具有 GeV 的光子辐
射。Fermi-LAT 观测的 GeV 余辉辐射总
体上呈现幂律衰减 (如图 6所示)，幂律指数
约为 1.43

[87]
，与 X 射线余辉正常衰减阶段

的衰减指数相当。一般而言，GeV光子辐射
在主暴结束后并没有立即结束的迹象，而是

继续按照之前的幂律持续衰减。GeV 辐射有可能是来自外激波区域
[88]
，也可能来源于多个

成分的叠加
[19, 89–91]

，理论上还有很大的不确定性。

1.6 寄主星系

在伽玛暴余辉的观测中，超过 1/4 的伽玛暴测量出了红移 (见表 1)，红移的范围
从GRB 980425的 0.008 5

[78]
到GRB 090429B的 9.4

[92]
。从第一个伽玛暴 (GRB 970228)寄主

星系的发现至今，已观测到的伽玛暴寄主星系超过了 100 个 (见 http://www.grbhosts.org)。
伽玛暴寄主星系的平均红移约为 1.0

[93]
，尚没有证据表明伽玛暴的爆发率对红移有依

赖性
[94]
。短暴可以发生在各种类型的寄主星系当中

[95]
，其中大约 3/4 的寄主星系测量到中

等大小的恒星形成率。长暴的寄主星系通常是暗弱的富恒星形成星系，成员星由年轻的恒星

星族占主导
[96]
。长暴寄主星系的质量也普遍较低，平均为M? ' (1 ∼ 5)×109 M¯，且具有高

的比恒星形成率 (SFR/M?)
[97]
。大部分长暴寄主星系具有低金属丰度

[93, 98]
，但也有极少数

高金属丰度的星系 (比如：GRB 020819
[99]
、GRB 050401

[100]
等)。寄主星系的尘埃消光典型

值约为 AV = 0.5
[93]
。长暴在寄主星系内位置的分布与星系紫外辐射的分布有很强的相关性，

这说明长暴的前身星和恒星形成区成协
[101]
，支持长暴起源于大质量恒星坍缩的假说。Fong

等人
[102]
对哈勃望远镜观测到的短暴寄主星系的统计分析发现，短暴寄主星系一般具有指数

盘结构——即表现为典型的晚型星系；短暴寄主星系普遍比长暴寄主星系要亮，且伽玛暴爆
发位置离星系中心的投影距离特征值约为 5 kpc，大约是长暴投影距离的 5 倍。这些统计结
果支持短暴的双致密星并合模型。
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2 伽玛射线暴理论模型

2.1 标准火球模型

现在我们已经知道典型伽玛暴起源于宇宙学距离 (DL ' 1028 cm)，从观测到的伽玛射线
典型流量 (Fγ ' 10−13 J/cm2) 可以知道伽玛暴瞬时爆发阶段辐射的总能量 Eγ,iso ' 1045 J，
有的甚至可以达到 1047 J 左右。由于伽玛暴爆发过程还伴随着其他形式的能量释放，我们可
以推测伽玛暴初始爆发总能量将比观测到的伽玛波段能量还要大一个量级以上。另外，对伽

玛暴的主暴阶段的光变分析表明，单个脉冲式光变的上升时标可以短至零点几个毫秒
[103]
，

这就要求伽玛暴的辐射区大小不能超过 R0 ' 107 cm。如此巨大的能量被限制在如此小的一
个空间内，必然形成一个由正负电子对及伽玛光子组成的火球

[104]
。考虑到伽玛暴在很短的

时间内 (T90 从几毫秒到几千秒，典型值约 10 s) 辐射巨大的能量，其辐射光度必然非常巨大
(Lγ,iso ' 1044 J/s)，从而我们可以推导出火球内部光子湮灭生成正负电子对的光学深度：

τγγ→e± = σT nR0 =
σT Lγ,iso

4πR0cεγ

' 1015Lγ,iso,44R
−1
0 ε−1

γ,MeV , (1)

其中 σT 是汤姆孙散射截面，n 是火球内部光子数密度。

如此巨大的光深必然导致从火球表面逃逸出来的辐射为热谱，但实际上我们观测到的

伽玛暴光谱大都是非热辐射。为了解决这个所谓的致密性困难，人们假设火球以极端相对

论性速度膨胀
[105, 106]

。当火球的总体洛伦兹因子满足 γ > 100 ∼ 1 000 时，火球可以变得光
学薄

[28, 107]
。相应地，火球中包含的重子物质的静止质量必须为一个很小的数值

[107–109]
：

m =
Eγ,iso

γεcc2
' 10−5M¯ε−1

c × Eγ,iso,45(γ/300) , (2)

其中 εc 是转换效率。因此，要成功地产生一个伽玛暴，火球中的重子物质含量不能

太多
[110, 111]

。

详细的火球演化过程描述可参见Mészáros
[112]
的综述，本节只给出简单的介绍。对于一

个火球，巨大的能量 (Eγ,iso) 释放于一个很小的初始半径为 R0 的火球内，巨大的光深将产生

强大的辐射压，火球的体洛伦兹因子将随体积的膨胀而增加。当火球膨胀速度被加速到洛伦

兹因子 Γmax ' Eγ,iso/M0c
2 时，火球进入滑行阶段，此时火球能量表现为物质的宏观动能，

其洛伦兹因子近似为一常数。为了成功地产生一个伽玛暴，要求火球在变为光学薄时，其能

量已绝大部分保留在相对论性的重子物质当中。

在标准火球模型中，不同速度的火球壳层相互追赶碰撞，产生内激波，从而给出观测到

的伽玛暴主暴光变曲线快速变化的特征
[109]
。经过一段时间的内激波碰撞后，各个壳层可能

会相互并合形成一个大的壳层。此壳层继续向外膨胀，又会与周围的星际介质相碰撞产生外

激波，给出观测到的多波段余辉
[113]
。

值得注意的是，在 Fermi 卫星之前，人们用标准内外激波火球模型解释了大量伽玛暴及
其余辉的宏观特征，却很少考虑早期光球辐射的作用。但是随着一些 Fermi 伽玛暴在主暴阶
段的光谱中观测到热成分，光球辐射又被重新重视。图 7 展示的是一个结合了光球、内激波
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及外激波过程的伽玛暴及余辉全程示意
[114]
。该图中的不同阶段可以很好地对应到现有的伽

玛暴及余辉观测事实中去，例如主暴的辐射可以来源于光球辐射，也可以来自内激波辐射，

或者是两者的共同叠加；余辉来自于外激波的辐射；高能 GeV 辐射既可在主暴阶段产生，也
可能源自于外激波过程。

图 7 伽玛暴爆发全程示意

图中包含了光球辐射、内激波、外激波等不同阶段
[114]

。

有趣的是，对于软伽玛重复暴 (SGR) 的余辉辐射，理论上也可以用火球模型来加以解
释

[115, 116]
。火球模型还可以用来解释相对论性超新星喷流的射电辐射，例如可解释超新星 SN

2007gr 的多波段射电辐射
[117]
等。

值得注意的是，虽然火球模型可以很好地解释伽玛暴瞬时及余辉辐射的大量观测，但在

Swift 和 Fermi 时代，火球模型也遇到了很多挑战，例如少数暴的瞬时辐射光谱特征难以直
接用火球模型解释

[118]
，以及很多暴的辐射效率过高

[45, 67]
等。这些问题促使人们在继续探讨

着火球模型以外的可能性
[119–123]

。

2.2 非相对论阶段的余辉

在标准火球模型中，余辉来自于火球扫过星际介质时产生的外激波。火球与星际介质相

互作用的动力学在文献
[124, 125]

中作了详细的描述。Huang 等人
[124]
的研究表明，对于非相

对论阶段的绝热火球，前人曾普遍采用的描述火球演化的传统动力学方程
[107]
不能给出与正

确的 Sedov 分析解
[126]
一致的结果。Huang 等人因而提出了一个改进的统一动力学模型来

描述伽玛暴外激波的演化：

dγ

dm
= − γ2 − 1

Mej + εm + 2(1− ε)γm
, (3)

其中Mej 是初始抛出物的质量，m 是激波扫过的星际介质静止质量，ε 是激波辐射的效率。
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图 8 伽玛暴余辉的统一动力学模型
[124, 127]

图中虚线对应非相对阶段的 Sedov 解；点划线是根据前人曾用

过的一个动力学公式计算的结果；实线是统一动力学模型 (式

(3)) 的结果，在非相对论阶段它与 Sedov 解吻合。

在高度辐射情形 (ε = 1) 下，式 (3) 与前
人的动力学方程一致。在绝热情形 (ε = 0)
下，在极端相对论阶段式 (3) 给出洛伦兹因子
与激波半径关系为 γ ∝ R−3/2；而在非相对论

阶段，式 (3) 则给出 β =
1√

1− γ2
∝ R−3/2，

正好与 Sedov解一致 (详见图 8)。可见，式 (3)
既能适用于极端相对论阶段也能适用于非相

对论阶段，同时它既能用于高度辐射的激波，

也能应用于绝热的激波。

对于一个半张角为 θ 的相对论性喷流，

激波扫过的星际介质质量为：

dm

dR
= 2πR2(1− cosθ)nmp, (4)

其中 n 为星际介质数密度，mp 为质子质量。

激波半径及喷流半张角随时间的演化方程分别为
[124, 128, 129]

：

dR

dt
= βcγ(γ +

√
γ2 − 1), (5)

dθ

dt
=

cs(γ +
√

γ2 − 1)
R

, (6)

其中 cs 是侧向膨胀速度，一般假设为共动系中的声速
[130]
。关于声速，我们有

c2
s =

γ̂(γ̂ − 1)(γ − 1)
1 + γ̂(γ − 1)

c2, (7)

其中 γ̂ ' (4γ + 1)/(3γ) 为绝热指数。在极端相对论情形下，γ̂ ' 4/3，侧向膨胀速度约为
cs = c/

√
3；在非相对论极限下，̂γ ' 5/3，侧向膨胀速度约为 cs =

√
5βc/3。式 (7) 在相对论

及非相对论条件下都是适用的。

以上 4 个公式完整地描述了一个相对论性喷流与星际介质相互作用产生的激波动力学
演化过程。对于各向同性的外流，我们只需假设喷流半张角 θ = π/2，以上 4 个公式将简化
为 3 个公式。类似的计算过程也同样适用于伽玛暴的周围介质为星风环境的情形，此时暴周
环境介质数密度的表达式为：

n =
Ṁ

4πmpvwR2
, (8)

其中 Ṁ 是伽玛暴前身星的星风质量损失率，vw 是星风的膨胀速度。

动力学演化式 (3) 既可以适用于高度辐射的激波，也可以适用于绝热的激波。通过对喷
流动力学的求解，我们可以得到喷流在不同时刻下的各种参数，因而可以用来计算余辉的流

量，从而获得光变曲线和光谱。详细的计算过程，包括在深度非相对论阶段的余辉计算，可
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参见相关文献
[124, 125, 131–133]

。为了计算观测的余辉流量，还需要考虑等时面效应。等时面由

以下公式决定
[134–136]

：

t =
∫

1− βcosΘ
βc

dR ≡ const. (9)

在计算伽玛暴射电余辉流量时，我们还需要考虑同步自吸收的效应
[137–139]

。自吸收效应

使得同步加速辐射的流量密度减小一个比例因子 (1− e−τν )/τν，其中 τν 为光深。同步自吸收

系数可由如下公式计算：

k(ν′) =
p + 2

8πmeν′2

∫ γe,max

γe,min

dN ′
e

dγe

1
γe

P (ν′, γe)dγe. (10)

3 伽玛射线暴前身星

从伽玛暴的观测我们已经知道，很多伽玛暴释放的各向同性能量可高达 1046 J 或以上。
考虑到可能的喷流修正

[140–143]
，伽玛暴真正的爆发能量约为 1044 J，仍大于典型超新星爆发

的总能量。伽玛暴爆发的持续时间典型值为数十秒，这就要求伽玛暴的前身星必须在很短的

时间内提供巨大的能量。在伽玛暴中已经观测到极端相对论性宏观运动的证据，这就要求伽

玛暴的中心引擎提供的能量只能用于加速约 10−5M¯ (各向同性假设下) 的重子物质到极端
相对论性速度。标准的光球加内外激波火球模型可以用来解释大量的伽玛暴观测现象，但我

们仍需要一个中心引擎来供给能量。对于中心引擎，我们由瞬时辐射阶段光变曲线的快速变

化特征出发，可以知道中心引擎必须空间尺度很小，在几百千米之内；而伽玛暴火球的极端

相对论性运动则要求中心引擎抛射出来的重子物质不能太多 (6 (10−7 ∼ 10−5)M¯)。从这些
限制我们可以推断，伽玛暴的中心引擎应该是致密天体 (中子星或黑洞)，且爆炸过程中不能
在外流中携带大量的重子物质。

考虑到喷流改正之后，伽玛暴的爆发率约为每个星系每 104 ∼ 106 年爆发一次，大致是

超新星爆发率的 0.01% ∼ 1%
[144]
。经典伽玛暴没有观测到重复爆发现象，这就意味着伽玛暴

的爆发事件应当摧毁了其前身星。

伽玛暴的能量释放不是瞬时完成的，因而人们认为伽玛暴可能与环绕致密星的吸积盘

(质量约 0.1M¯) 相关联。对致密星的需求是因为伽玛暴瞬时辐射的光变时标极短，而盘的形
成一般认为是与致密星的诞生同步的。在这种致密星加吸积盘系统中，具体的能量来源主要

有 3 种：(1) 吸积盘中的引力能释放
[145, 146]

；(2) 通过 Blandford-Znajek 机制提取黑洞的转
动能

[147, 148]

；(3) 新诞生磁星的磁能
[149, 150]

。致密星加吸积盘系统的形成则主要有两种方

式：坍缩星模型和双致密星并合模型。这两种模型正好与伽玛暴持续时间分为长、短两类相

符合。目前比较流行的观点是认为短暴来自于双致密星的并合，而长暴来自于大质量恒星的

坍缩。对伽玛暴寄主星系的观测也支持这种看法 (参见第 1.6 节)。但需要注意的是，有一些
特殊类型的伽玛暴，仍完全有可能由其他机制产生。例如，GRB 060614 不能简单地归结为
长暴或者短暴，它可能是由中等质量黑洞潮汐瓦解一颗恒星产生的

[151, 152]
。此外，中子星的

相变仍是一种可能的短暴产生机制
[153]
。
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3.1 坍缩星模型

坍缩星模型是指大质量恒星演化到晚期时铁核将坍缩形成一个黑洞
[154, 155]

。在坍缩后

的几秒到几分钟的时间内，黑洞吸积恒星的残余物质并抛射出极端相对论性喷流。如果此喷

流朝向地球，那么地球观测者将观测到一个伽玛暴事件。为了避免重子污染的问题，前身星

应该在爆发之前丢失其绝大部分的氢包层物质。坍缩星的前身星通常可能是沃尔夫–拉叶星
(WR 星)，与 Ib/c 型超新星的前身星类似

[156]
。通常人们根据中心黑洞形成的不同方式把坍

缩星分成两大类：I 型坍缩星和 II 型坍缩星
[157]
。另外，人们通常把高红移低金属丰度的第一

代大质量恒星产生的坍缩星归为第三类：III 型坍缩星
[158]
。

坍缩星产生的 3 个必要因素为：具有大质量的核、恒星在演化晚期丢失氢包层及必要的
角动量转移。在大质量WR 星情形，星风吹走氢包层物质，留下一个大质量的氦核，氦核最
终坍缩形成黑洞。坍缩星也有可能由主序双星演化导致：其中一个大质量恒星在公共包层阶

段丢失氢包层，留下的氦核坍缩形成黑洞；或者在公共包层阶段形成双氦星，两个氦星并合

形成黑洞。

3.2 双致密星并合模型

致密星并合模型作为短暴的起源已有 20 多年的研究历史
[105, 159, 160]

。致密星的并合也

可以导致黑洞的形成，同时致密星的残骸会形成一个临时的吸积盘，盘上物质最终回落到

黑洞中就能释放大量引力能。通过对双致密星并合过程的数值模拟研究
[161, 162]

，人们发现

其结果可以很好地解释短暴的多种观测特征。根据并合前致密星的不同状况，双致密星并

合的类型可以有：双中子星并合、中子星黑洞并合、黑洞氦星并合、黑洞白矮星并合及双白

矮星并合等。

双致密星并合模型的一个重要特征是并合过程中将产生极强的引力波辐射
[163, 164]

，这种

信号有可能被地面引力波探测器直接探测到，从而用来验证广义相对论。

3.3 磁星模型

磁星是具有极高磁场强度的中子星
[165]
，其磁场比通常的脉冲星要高几个数量级。一

个自转周期为毫秒量级、磁场高达 1011 ∼ 1012 T 的磁星，其磁偶极辐射的光度将到达
1042 ∼ 1044 J/s，提取的转动能可超过 1045 J，这些与伽玛暴的瞬时辐射光度及能量均是相
当的。由此可见磁星原则上可以用来解释伽玛暴的观测，即可作为伽玛暴的前身星。事实上，

早在约 20 年前，Usov
[149]
就提出伽玛暴可能产生于新诞生的快速旋转的磁星。

通过与太阳风
[166]
类比，Metzger 等人

[167]
研究了磁场及转动对原初中子星的影响，并

得到了磁星形成后 100 s 内的质量损失率及能损率的演化。为了产生伽玛暴，需要“磁化”参
数 (σ ≡ Ė/Ṁc2) 大于约 100 ∼ 1 000。原初磁星星风首先经历非常剧烈的非相对论阶段，然
后磁星在自转减慢过程中输出能量加速外流到极端相对论阶段。

磁星可能是伽玛暴前身星的另一个重要证据是许多伽玛暴余辉中均观测到平台相
[39]

, 此
平台相可以很好地用磁星的能量注入模型来解释

[55, 168–173]
。对于短暴，也有部分事例中观测

到余辉平台相
[174, 175]

，并也可用磁星的能量注入模型来解释。这意味着部分短暴也可能由磁

星产生
[176]
。
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4 展 望

伽玛暴是人们观测到的最为极端相对论性的天体源之一，从其发现至今的约 40 年间，
对伽玛暴的研究已取得了重要的进展。伽玛暴爆发时巨大的能量和光度，使之有望成为研究

宇宙学的一个有力工具
[177–179]

。伽玛暴的瞬时和余辉辐射包含了从伽玛射线到射电的电磁辐

射，是全波段的天体源。伽玛暴爆发过程中通常还伴随着其他形式的强烈能量释放。例如，

无论是双致密星并合过程还是大质量恒星的核坍缩过程，都将产生大量的引力波辐射。伽玛

暴作为极佳的引力波辐射源，对其直接的引力波探测将很可能首先通过观测附近伽玛暴爆

发过程而实现。伽玛暴爆发产生的丰富相对论性质子、中子及光子之间相互碰撞将产生大量

的中微子辐射，中微子辐射也可能有助于从中心引擎发射出极端相对论性的喷流。此外，伽

玛暴及余辉的内、外激波都可能将质子加速到极高能，从而使之成为高能宇宙线的可能起源

之一
[180, 181]

。

尽管对伽玛暴的研究已经取得了实质性的进展，但随着观测资料的不断积累，新的问题

仍在不停涌现。Zhang
[182]
最近总结了伽玛暴领域 10 个最令人感兴趣的重要问题，分别涉及

到伽玛暴的分类、前身星、中心引擎、喷流成分、能量耗散及加速机制、辐射机制、长期的引

擎活动、外激波物理、高能辐射起源和伽玛暴宇宙学等。这些问题有待人们继续通过观测和

理论分析等手段去寻求答案。
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Progresses in the Researches of Gamma-Ray Bursts and

their Afterglows

XU Ming1, HUANG Yong-feng2

(1. Department of Physics, Yunnan University, Kunming 650091, China; 2. Department of Astronomy,

Nanjing University, Nanjing 210093, China)

Abstract: Gamma-Ray Bursts (GRBs) are short and intense flashes of gamma-rays ob-

served from the sky in random directions. Although discovered as early as in 1967 by V ela

satellite, GRBs were confirmed to be of cosmological origin through the observation of their

afterglows and host galaxies till 1997. In this article, the recent progresses in observations

and theories, especially in the Swift and Fermi eras, are briefly reviewed. The standard

fireball model is described first. A detailed description on the origin of afterglows, i.e.,

synchrotron radiation of relativistic electrons which are accelerated by the shocks from the

interaction between the relativistic outflows and surrounding medium, is then presented.

The micro physics of shocks and the nonthermal radiation mechanisms is also addressed in

detail. In Section 3, the progenitors of different kinds of GRBs are introduced. Finally, a

short prospect is given.
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