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摘要：银河系内的 X 射线双星暂现源大多是吸积的黑洞或中子星系统。最近十几年以来，还探测

到几十颗具有极低爆发光度 (2∼10 keV 的光度约 1027∼1029 J·s−1) 的 X 射线暂现源，称为甚弱

X 射线暂现源 (very faint X-ray transient，简称 VFXT)。根据观测和理论分析，VFXT 的长期

平均物质吸积率约小于10−13∼10−12 M⊙·a−1，这样低的吸积率无法用传统的 X 射线双星演化理

论解释。首先总结了 VFXT 的观测特征，指出其族群多样性的特征。评述了现有可能的机制，并

指出还需要更多的观测和理论研究来揭示这类奇特的暂现源的本质。
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1 引 言

自从发现第一个系外 X 射线源 Sco X-1 以来
[1]

，人们在银河系内已探测到大量的 X 射线

源，其中包含很多 X 射线双星系统 (X-ray binary，简称 XRB)。XRB 由一颗致密星 (中子星

或黑洞) 和一颗伴星组成，在致密星吸积伴星物质的过程中产生 X 射线辐射。伴星为小质量

(小于 1 M⊙) 恒星的 XRB 称为小质量 X 射线双星 (low-mass X-ray binary，简称 LMXB)。

在大多数 LMXB 中，从伴星迁移的物质不是直接自由下落到致密星表面 (由于具有一定的角

动量)，而是先在其周围形成吸积盘。在粘滞力的作用下，少量物质携带着角动量向盘的外

区扩散，而大部分物质向内区迁移并被致密星吸积。观测发现，大部分的 LMXB 是暂现源

(transient source)，多数时间都处在光度较低的态 (称为宁静态)，很难被观测到，但偶尔也

会变得很明亮 (称为爆发态，期间的亮度相比宁静态会上升数个量级)。解释 LMXB 暂现现

象的主流理论是吸积盘的热与粘滞不稳定模型 (简称盘不稳定模型)。在盘的某个半径处，当

物质供应率低于某个临界吸积率时，物质 (主要是氢) 在热的电离态和冷的中性态之间转换，
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导致了 XRB 的吸积率在高值和低值之间变化，使 XRB 表现为暂现行为
[2, 3]

。在宁静态时，

从伴星转移过来的物质存储在温度较低的吸积盘外区 (约小于104 K，与盘的化学组成有关)，

由于过程中释放的引力能较少，系统显得暗淡。当盘内累积的物质越来越多时，温度及粘滞

率也会相应上升。盘内物质经历从中性化到部分电离直至完全电离的过程 (约大于105 K)，最

终在高粘滞的作用下快速向内迁移，被致密星吸积，产生较高的光度 (此即爆发态)。随着盘

内物质的消耗，光度呈现衰减的特征，而盘的温度也会相应地下降 (盘内物质从完全电离的

状态渐渐变回中性化的状态)。当 X 射线源从爆发态回到了宁静态后，从伴星吸积的物质又

会继续堆积在吸积盘上，为下一个爆发做准备。这就是吸积有限循环导致的暂现行为 (宁静

态— 爆发态— 宁静态)。统计表明，大多数暂现源的爆发占比 (爆发持续时标占一个爆发态

和一个宁静态的总时标的比例大小，简称 DC) 都很低 (约小于 10%)
[4, 5]

。

通常根据 X 射线暂现源的 2∼10 keV 波段的峰值光度 LX,peak 大小对它们进行分类。大

多数 LMXB 暂现源的峰值光度是 1029∼1032 J·s−1。其中，将 LX,peak ≈ 1030∼1032 J·s−1 的

源称为明亮的暂现源，而将 LX,peak ≈ 1029∼1030 J·s−1 的源称为弱暂现源 (其爆发称为弱爆

发)
[6]

。近十几年内，人们利用诸如 Chandra、XMM-Newton 等高灵敏的 X 射线卫星在银河

系内探测到一类新的暂现源：它们的 LX,peak ≈ 1027∼1029 J·s−1，因而被命名为甚弱 X 射线

暂现源 (very faint X-ray transient，简称 VFXT，对应的爆发称为甚弱爆发)
[7–11]

。但部分源

的距离未能可靠地确定
[12]

，它们是否属于 VFXT 还有待进一步确认，也有可能介于弱暂现

源与甚弱暂现源之间。另外，银河系内也存在一些混杂系统，它们既产生弱爆发 (LX,peak ≈
1029∼1030 J·s−1)，又经历甚弱爆发

[13]

。

先探讨一下 VFXT 的本质。类比常见暂现源的观测特征 (爆发占比约小于 10%，吸积的

辐射效率 ≈ 1013 J/g)，并结合 VFXT 的实际观测，得到 VFXT 的长时间平均吸积率 (约小

于10−13∼10−12 M⊙·a−1)
[9, 11]

比 LMXB 的平均吸积率低两个量级以上。除非 XRB 系统的物

质传输过程发生突变
[14]

，否则系统很难在宇宙年龄内通过洛希瓣渗溢 (Roche lobe overflow，

简称 RLOF) 产生如此低的吸积率
[9]

。

VFXT 对高能天体物理诸多领域的研究都有重要价值。例如，尚不清楚它们在银河系内

的总数与分布特征，爆发机制是否与吸积盘热不稳定性有关，在低吸积率下吸积盘的结构和

辐射机制是怎样的，VFXT 是否是小质量 X 射线双星，它们与毫秒脉冲双星有无演化上的

联系等。以下将总结近十年来相关的观测和研究进展，为进一步揭示甚弱爆发的本质奠定

基础。

第 2 章介绍甚弱 X 射线暂现源的观测特征，分类列举目前观测到的甚弱 X 射线暂现源，

并简要说明部分源的观测特征；第 3 章探讨可能导致这种甚弱爆发的理论解释；第 4 章对全

文进行小结与讨论。

2 VFXT 的观测

本章先介绍 VFXT 的总体观测特征，分类列出已知的源，然后描述部分源的观测特征。
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2.1 观测特征

以下分别从空间分布、X 射线观测、伴星和轨道周期分布等方面介绍 VFXT 的观测

特征。

2.1.1 空间分布

大部分观测到的 VFXT 都分布在 Sgr A* 的附近 (距离 Sgr A* 10′ 以内)
[8]

，只有极少数

例外
[15–18]

(见表 1)。此观测特征可能与人们对这个区域进行频繁观测有关 (因为 Sgr A* 及其

附近天区是目前观测的热点)
[19]

，因此，这一观测特征还有待后续观测的验证。而那些偏离

Sgr A* 天区较远的 VFXT (如，M15 X−3
[16]

和 Swift J1357.2−0933
[20]

) 都表现出较低的消

光。虽然这类 VFXT 的数目较少，但它们低消光的特性对我们进一步的研究有重要意义：有

利于从多波段的联合观测中获取更多有关该 VFXT 的观测信息。对 Swift J1357.2−0933 的

光学、红外和 X 射线等进行联合观测后发现，该系统是由一颗黑洞和一颗M4.5 型的主序星

组成
[21, 22]

。

2.1.2 X 射线观测

迄今为止，很少有吸积的白矮星能够达到像 VFXT 水平的爆发光度。GK Per 是一个

例外，曾经历过 LX,peak & 1027 J·s−1 的爆发态
[23]

。因此，中子星或黑洞系统是 VFXT 的

主要类群。观测发现，约大于 1/3 的 VFXT 有热核 X 射线暴
[24]

或者/和 X 射线脉冲信

号
[17, 25]

，这表明它们是吸积的中子星系统 (见表 1)。由于黑洞没有硬的表面，黑洞系统不

可能产生这些信号
[26]

，但可能表现出以下的特征：宁静态光谱较硬，宁静态的 X 射线光

度较低，射电光度较高等 (详见讨论部分)。其中，部分中子星 VFXT 除了有弱的 X 射线

辐射 (LX . 1029 J·s−1 )，还经历 I 型 X 射线暴，称为 burst-only 源
[24, 27, 28]

。它们又可细

分为两个子类
[28]

：一种具有光度达 LX ≈ 1027∼1028 J·s−1 的 (准) 持续辐射；另一种偶尔经

历 LX ≈ 1027∼1029 J·s−1 的爆发 (持续时间约几周到几个月)，但大部分时间都处于宁静态

(LX ≈ 1025∼1026 J·s−1)。以下将它们分别称为甚弱 (准) 持续源和 burst-only 暂现源。

VFXT 的爆发持续时标和爆发频率具有多样性，多数 VFXT 只能以低的爆发占比 (约小

于 10%) 持续爆发几天到几周 (LX ≈ 1027∼1028 J·s−1)
[29]

。有些 VFXT 以较低的爆发占比 (约

小于 10%，如 CXOGC J174540.0−290005
[13]

) 经历持续超过几周的爆发 (LX ≈ 1028 J·s−1)，

也有些以较高的爆发占比 (约大于 50%) 长时间 (约几年) 活跃在 LX ≈ 1027 J·s−1 的光度水平

(如 CXOGC J174535.5−290124
[13]

，M15 X−3
[16]

)。

银河系内还观测到一些混杂的 X 射线暂现源
[13, 19, 30–32]

：它们既有弱爆发行为 (LX,peak ≈
1029∼1030 J·s−1)，又有甚弱爆发行为 (LX,peak ≈ 1027∼1029 J·s−1)。

在光谱方面，低光度下的黑洞系统的谱比中子星系统的硬
[20]

，但这种差别会随着光度

的增加而逐渐消失
[33]

。一些甚弱持续源 (NS 系统) 的 X 射线谱拟合 (2∼10 keV) 具有光度

依赖性
[26]

：当 LX ≈ 1028 J·s−1 时，用一个软的幂律谱 (谱指数为 2∼3) 就可以拟合光谱；当

LX ≈ 1029 J·s−1 或 1027∼1028 J·s−1时，则要用一个热辐射谱和一个硬幂律谱 (谱指数为 1∼2)

才能拟合光谱。另外，某些 VFXT 也会经历谱变软的过程，即随着光度下降谱指数增加 (如

Swift J1357.2−0933
[20]

，XTE J1719−291
[34]

)，这些特征的物理致因还不清楚。
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2.1.3 伴星和轨道周期分布

约 1/4 的 VFXT 已经被认证为双星系统，它们的轨道周期分布约 1∼10 h (见表 1)。观

测显示大部分 VFXT 的红外或光学对应体的星等 K > 15 mag，即伴星比 B2 型主序星还要

暗淡
[8, 10, 35]

。由于暂现 LMXB 的轨道周期与爆发光度之间存在正相关的关系
[36–38]

，有一些

理论认为那些处于双星系统中的 VFXT 应该具有较短的轨道周期 (约几小时，见文献 [11, 14]

中的讨论)。因此，银河系内应该存在一些紧致 X 射线双星 (ultra-compact X-ray binary，简

称 UCXB)
[39, 40]

类的 VFXT (见文献 [11] 中的讨论)，如候选体 1RXS J171824.2−402934
[41]

和 AX J1754.2−2754
[42]

。但这类 VFXT 所占的比例还有待进一步的观测和理论研究 (见

3.1.5节)。

2.2 VFXT 列表

在表 1 中，我们列出了目前已知的 VFXT 及其候选体，将它们分成四类 (约 43 个)：黑

洞系统。中子星系统，其他的/未知的系统，以及候选体。其中，中子星系统是为数较多的种

群，可细分成三组：burst-only 暂现源、甚弱 (准) 持续源，以及特性尚不明确的其他源。

表中距离的测定存在很多不确定性。对于观测到 I 型暴的源，在假定爆发光度达到爱丁

顿极限 (根据是富氢的还是贫氢的光球层，相应的爱丁顿极限稍微有点差别
[19]

) 的情况下可

以推出源的距离最大值 (如 burst-only 源)。有些源的距离则是根据测定的星等并结合星等与

距离的关系式计算得到 (如 Swift J1357.2−0933)，也有些源的距离直接取其所在的球状星系

团的距离 (如 IGR J17361−4441) 而得到。其余的则根据源的中性氢的吸收柱密度的大小接

近于银心处的值，人为假定为银心处的距离 (如距离取 8.0 kpc 的源)。再根据观测的峰值流

量大小 (2∼10 keV) 算出相应的光度，并将光度约 1027∼1029 J·s−1 的源称为 VFXT。

2.3 部分源的观测特征

以下按照上述列表的分类分别描述部分 VFXT 的重要观测特征。

2.3.1 黑洞系统

CXOGC J174540.0−290031 虽然看起来很暗淡，但真实亮度约大于2×1029 J·s−1，是一

颗吸积盘冕源 (accretion-disk-corona source，简称 ADC 源)，其轨道平面的法线方向与视线

方向的夹角 & 75o。它的黑洞特征是从它的强射电辐射推测出来的
[44, 45]

。它的伴星很暗淡，

星等K > 15 mag。

Swift J1357.2−0933 具有较低的银河系消光，其银纬高度 z ≈ 0.4 ∼ 4.8 kpc
[22]

。光学观

测到的 Hα 发射线的特征表明吸积天体的质量 > 3M⊙，因此它是一个黑洞系统
[20, 21]

。它具

有较大的轨道倾角 (约大于 70◦)
[21]

，是类 ADC 源。其距离大小还有争议 (0.5∼6.3 kpc)
[12]

。

在爆发衰减过程中，光谱显示谱变软的现象
[20]

。其宁静态 2∼10 keV的光度为 4.3×1022 J·s−1

(D/1.5 kpc)2，这或许是最暗的黑洞系统
[12]

。光学和红外观测表征其伴星是一颗 M4.5 型主

序星
[22]

。

2.3.2 中子星系统

SAX J1753.5−2349 除了有弱爆发 (约 1.3×1029 J·s−1 (D/8.8 kpc)2)，还有暗弱的爆发

(约小于1029 J·s−1)
[24, 32]

。
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Swift J1749.4−2807/GRB060602B有高频脉冲信号 (517.9 Hz)
[46]

，是吸积的毫秒 X射线

脉冲星 (AMXP)。Swift 卫星搭载的探测器 XRT 观测发现源的光度在 2006 年 6 月 2 日的一

天内下降 3 个量级
[24, 47]

。

XMMU J174716.1−281048/IGR J17464−2811 具有长达约 3 h 的 X 射线暴
[57]

。

RX J1735.3−3540 有 Hα 发射线，说明存在富氢的伴星
[60]

。

AX J1745.6−2901 (观测的轨道倾角约 70o) 和GRS 1741.9−2853都有 I型 X 射线暴、较

高的光度 (约大于1029 J·s−1)，且光谱都偏软 (谱指数 & 2.5)
[13, 19]

。

XMM J174554.4−285456 有 X 射线脉冲，其脉冲周期 (约 172 s)
[66]

表明它可能是中子星

HMXB
[10]

。

XMM J174457−2850.3 可能有 X 射线脉冲 (脉冲周期约 5.25 s)
[7]

，因此，它可能是

NSHMXB (还未发现符合要求的光学对应体
[13]

)。但它又有长时间的 X 射线暴 (约 2 h)
[62]

，

表明它可能是 LMXB，只是谱 (谱指数约 1.4) 比同等亮度的 LMXB 硬 (1.7∼2.7)，且亮光度

常维持在 1026∼1027 J·s−1(D/6.5 kpc)2 水平，这可能是由吸积与磁场的相互作用引起的，而

非风吸积所致
[62]

。

Swift J185003.2−005627 曾经历 X 射线暴 (持续约 7 min)
[63]

。

NGC 6440 X−2有毫秒脉冲 (频率约 250 Hz)，且其伴星质量可能很小 (约 0.006 7M⊙)
[65]

。

2.3.3 其他的/未知的系统

CXOGC J174538.0−290022 在宁静态具有较高的 X 射线光度 (约 1026 J·s−1，高于黑洞

系统的宁静态的光度)，因此可能是中子星系统
[13]

。

XMMU J174654.1−291542 常处在约 (3 ∼ 10) ×1026 J·s−1(D/6 kpc)2 的光度水平，因

此，它可能是暗淡的准持续源
[10]

。它的谱比较硬 (谱指数约 1.0)，且有显著的光变特征，可

能是激变变星类的共生星系统。

Swift J174553.7−290347
[19]

和 Swift J174622.1−290634
[10]

的谱都很软 (谱指数约 3.0)。

根据估算的长期平均的物质吸积率，Swift J174553.7−290347，Swift J174622.1−290634，

CXOGC J174535.5−290124，CXOGC J174538.0−290022，CXOGC J174540.0−290005等若

为双星系统，其伴星应为低质量的或者贫氢的天体
[13]

。

根据M15 X−3 多波段的光变特征，可排除它是吸积的白矮星
[16]

。另外，射电观测表明

它可能是吸积的中子星
[68]

。

因常活跃在约小于5×1027 J·s−1(D/8 kpc)2 的亮度水平，CXOGC J174535.5−290124 和

CXOGC J174541.0−290014 可能是甚弱 (准) 持续源
[10]

。其中，CXOGC J174535.5−290124

的谱偏硬 (谱指数约 1.0)
[13]

。

XMM J174544−2913.0 存在显著的亮度变化 (相差约 2 个数量级)，且有较宽的铁 K 线

(约 1 keV)，这些特征使它的分类尚不明确
[7]

。

根据较低的光学与 X 射线光度比，可推测 XTE J1719−291 为中子星系统
[34]

。另外，考

虑到光谱随光度下降而变软的特点 (谱指数从 2.0 到 2.7，谱偏软)，也说明它可能是中子星

系统
[20]

。
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IGR J17494−3030 的光谱满足中子星大气模型，这表明它可能是中子星系统
[79]

。

2.3.4 VFXT 候选体

XTE J1808−369 既有 I 型 X 射线暴，又存在毫秒 X 射线脉冲 (约 401 Hz)
[85]

。

SAX J1747.0−2853 的 I 型 X 射线暴持续较短 (约 40 s)，经历从约小于1029 J·s−1 至

1029∼1031 J·s−1 等不同水平的爆发
[10]

。

KS 1741−293
[86]

，Swift J1922.7−1716
[63]

和 SAX J1750.8−2900
[90]

都有 I 型 X 射线暴。

根据光学观测，Swift J1922.7−1716 的伴星是一颗 M 型矮新星
[90]

。在低水平吸积时，

SAXJ1750.8−2900 也表现出长时间的耀变行为 (约小于 16 d)
[91]

。

3 理论模型

以上的观测特征表明 VFXT 可能包含多个类群，因此，用于解释 VFXT 本质的模型也

不止一种。根据目前的观测和理论研究，绝大多数 VFXT 的爆发是由吸积过程引起的。这些

吸积的系统在观测上表现为低光度的原因可能有两方面：低物质迁移率和致密星的低辐射效

率 (或者由两者共同决定)。两者决定了在致密星吸积过程中被吸积物质的引力能的释放率，

决定了观测到的 X 射线辐射的亮度。以下分别介绍在这两个框架下的理论模型。

3.1 低物质迁移率模型

影响吸积系统的物质迁移率大小的过程可能有：(1) 伴星的物质传输过程；(2) 盘内物质

的迁移过程。本小节介绍的前三个模型属于第一种情况，后两个模型属于第二种情况。

3.1.1 贫氢的伴星模型

在轨道周期小于 2 h 的 LMXB 中，引力辐射是驱动物质迁移的主要机制。相应的物质迁

移率可以写成
[95]

：

− ṁ2 = 1.3×10−3(1 +X)−20/3m
2/3
1 m

14/3
2 a−1, (1)

其中，X 是氢元素的质量比例，m1 和 m2 分别是主星和伴星的质量 (以 M⊙ 为单位)，且

m2/m1 ≪ 1。此式表明，甚弱爆发的条件要求伴星具有极低的质量 (约小于 0.01M⊙)：在伴星

富氢的情况下 (即X ≃ 1.0)，由 ṁ2 . 10−12 a−1或 ṁ2 . 10−13 a−1可得到m2 . 0.022 9m
−1/7
1

或 m2 . 0.014m
−1/7
1 ；在伴星贫氢的情况下 (即 X ≃ 0.0)，相应可得到 m2 . 0.011 4m

−1/7
1

或m2 . 0.006 8m
−1/7
1 。

由于伴星从初始质量 (通常约大于 0.1M⊙) 演化到约小于 0.01M⊙ 所需时标较长，因此，

式 (1) 的积分式可简化成 m2 ≈ m0[4.8×10−3(1 +X)−20/3m
2/3
1 m

11/3
0 t]−3/11，其中，m0 是伴

星演化初始时刻的质量。将其代回式 (1)，可得 LMXB 在演化晚期的物质迁移率
[9]

，

− ṁ2 = 2×10−13(1 +X)20/11m
−2/11
1 t

−14/11
10 a−1, (2)

其中，t10 = t/1010 a。

利用式 (2)，可以计算初始由一颗质量约小于 10M⊙ 的主星和一颗质量约大于 0.1M⊙

的普通恒星组成的双星系统在晚期的演化。计算表明，此双星系统的吸积率在宇宙年龄内
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(t10 ≃ 1.37) 很难低到约小于10−13 M⊙·a−1，即伴星很难演化为约小于 0.01M⊙ 的天体 (假定

为贫氢的)。

基于以上的论证，King 和Wijnands 考虑了两种极端的系统来解释这种甚弱爆发 (对应

的吸积率都满足 VFXT 的要求，参考式 (2))
[9]

：(1) 双星系统在诞生之初就包含一颗极低质

量的伴星 (如褐矮星或行星。HETE J1900.1−2455
[96]

是候选体)；(2) 双星系统的主星是一颗

中等质量的黑洞 (质量约大于 1 000M⊙)。

这两种系统的诞生条件都不清楚，还需要更多的观测和理论研究。如，银河系中迄今未

发现中等质量黑洞 X 射线双星，且不清楚其形成机制；褐矮星或行星是原初的，还是后来形

成的。如果是前一种情形，它们如何能经历超新星爆发而存活下来；如果是后一种情形，它

们是否能由公共包层或超新星爆发回落物质形成等。

3.1.2 周期间隙模型

处于轨道周期约 2 ∼ 3 h 的激变变星 (cataclysmic variable，简称 CV) 的数目很少，这种

天体称为周期间隙系统
[97]

。理论认为，当 CV 处于周期间隙时，其伴星演化成完全对流的恒

星，磁制动效应终止，系统的物质传输过程因此中断 (见图 1)，这使 CV 不易被观测到
[97]

。

Maccarone 和 Patruno 认为短轨道周期的 LMXB 系统也会经历类似的过程，从而可能解释

某些甚弱爆发
[14]

。

注：R2 是伴星半径，Re 是伴星的平衡半径，RL 是洛希瓣半径，∆ lgRG 表征系统发生分离前后伴星的半径

差别。

图 1 当激变变星经历周期间隙过程时，其伴星的物质迁移率 (Ṁ2) 和半径 (R) 的演化将出现突变
[97]

若双星系统正在经历周期间隙过程，伴星先变得完全对流 (只要它还有足够的氢包层)，
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磁制动效应停止，随后将快速收缩并脱离洛希瓣
[98, 99]

，成为分离的系统，物质传输率显著

减少
[100, 101]

。模型有可能重现 VFXT 的两个主要爆发特征 (极低的峰值光度和极低的爆发占

比)。一方面，由于暂现的 LMXB 的峰值光度与其轨道周期正相关
[37, 38]

，那么正在经历周期

间隙过程的 LMXB 将会显示较弱甚至极弱的爆发峰值光度。研究发现，轨道周期约 2 ∼ 3 h

的系统常活跃在 0.01 个爱丁顿光度水平 (约 1029 J·s−1)
[37]

。另一方面，类比 CV 的吸积特

征
[102]

，处在周期间隙的 LMXB 的物质迁移率可取为 10−16∼10−14 M⊙·a−1，满足对低吸积率

的要求。

与 CV 不同，LMXB 中致密星在吸积时产生的 X 射线会对伴星形成强烈的再照射，影

响伴星的结构，这是该模型存在的问题。观测表明 LMXB 的轨道周期分布并没有周期间隙的

特征
[103]

。

3.1.3 再照射模型

对于 LMXB，如果伴星是一颗具有对流包层的较冷恒星 (Teff . 6 500 K)，那么致密星的

X 射线再照射可能会对系统的物质迁移产生重要的影响
[104]

。特别地，当再照射能够有效地

阻挡伴星的对流包层的能量输送时，伴星的大小会由于偏离热平衡而发生膨胀和收缩，系统

的物质传输率就会出现高低态交替变化的现象 (见图 2)。但是，只有再照射的时标长于对流

包层的热时标时，物质迁移率的高低态循环过程才可能发生。因此，可以排除通常的 X 射线

暂现源中发生这种高低态交替的可能性。

注：纵坐标是物质迁移率。该双星系统包含一颗 0.8M⊙ 的巨星和 1.4M⊙ 的中子星。

图 2 再照射导致 LMXB 的物质迁移率出现高低态交替变化
[105]

对于可能经历物质迁移率的高低态交替的 LMXB，一旦物质迁移率处在较低值时，该

系统可能表现为 VFXT。这类系统通常都处于低物质迁移率的态，典型的持续时标约 106 年

(见图 2)。因此，中子星 VFXT (尤其是甚弱 (准) 持续源) 的观测特征可能与该物理过程相

关。由于多数黑洞系统是暂现源
[106]

，再照射对其物质迁移率不会有显著的影响，即再照射

模型不能解释这些黑洞系统的甚弱爆发行为
[104]

。
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3.1.4 残留盘演化模型

由于约大于 1/3 的 VFXT 为中子星系统，且在一些系统中未曾探测到伴星。据此，Liu

和 Li 提出了残留盘系统的演化模型来解释 VFXT 的诞生和演化
[107]

。此残留盘系统包含一

颗孤立的中子星以及环绕着它的一个残留盘 (初始质量为 0.05 ∼ 0.5M⊙)，诞生于大质量的双

白矮星的并合过程
[108]

。

通过模拟可能的参数空间范围内的演化过程，发现随着残留盘中物质传输率逐渐减小，

此系统诞生后不久 (100年以内，见图 3)就成为暂现源，经约大于105 年演化为类似于VFXT

的暗淡天体 (时标依赖于盘风损失强度)，且会长时间 (约大于105 a) 表现为低光度的暂现源。

因此，部分中子星 VFXT 的前身星可能诞生于双白矮星的并合过程
[107]

。

注：按照残留盘演化模型计算的盘外区变得不稳定的临界时标 tcrit 对风损失指数 s 的依赖关系，此处分别考虑

了盘的成分是氦、碳和氧的情况。图中标注的两个模型 (直线和虚线) 分别对应两组参数：η =0.5, tf =1.0 s；

η =0.05, tf =0.007 s，并分别作为计算时标 tcrit 的极大值和极小值的模型。其中，ηM⊙, tf 分别是残留盘的

初始质量和形成时标。

图 3 按照残留盘演化模型计算的 tcrit − s 关系图
[107]

根据理论估计的白矮星并合形成中子星的诞生率 (5×10−4 a−1)
[109]

，可推测在银河系内

应观测到约大于 100 个这种类似于 VFXT 的残留盘系统
[107]

。残留盘系统的光谱中应显示显

著的 C或O 的成分，而光变曲线不会显示轨道调制的信息。考虑到双白矮星的并合时标较短

的特点 (约 108 a)
[109]

，可推测其后代应位于恒星形成区的附近，这与多数 VFXT 处在 SgrA*

的 10′ 以内的特点相符，但该模型显然不适合双星 VFXT 系统。

3.1.5 紧致 X 射线双星模型

由 2.1.3 节的描述可知，某些 VFXT 应该是 UCXB 系统 (有三个候选体，见表 1)。对于

这种 LMXB，其轨道周期也不能过短 (约大于 30 min，详见参考文献 [11] 中的相关讨论)，否
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则引力辐射的作用会使其物质迁移率上升，不再表现为 VFXT。

Hameury 和 Lasota
[110]

基于盘不稳定模型研究了 LMXB 的弱爆发和甚弱爆发过程。他

们认为，只要爆发时盘的电离化区域的面积小到一定的程度，这些不同类型的爆发就能在像

UCXB 这样短轨道周期的系统和一些长轨道周期的 LMXB 中出现，不仅可以解释那些只表

现出甚弱爆发的暂现源的观测特征，也能解释那些混杂类的 VFXT 的爆发过程。这意味着除

了盘被电离的面积大小不同以外，同一个系统的弱爆发和甚弱爆发之间没有截然的界限。但

是 Hameury 和 Lasota 并未解释这些爆发过程为何具有不同的电离化面积，且所采用的盘的

内半径较大 (约 108 cm，超过典型的 LMXB 中吸积盘内半径的大小。文中也没有讨论更小的

盘内半径条件对爆发特征的影响)。此外，假设的中子星磁矩偏高 (1025 T·cm3，对应的磁场

约 107 T)，这可能会抑制 I 型 X 射线暴的观测
[111, 112]

，与 VFXT 的观测特征相悖。

另外，VFXT 中 UCXB 系统所占的比例也不清楚
[113, 114]

。一方面，LMXB 多出现在银

河系的核球内和银心处
[115]

，相对于那些具有富氢的伴星的 LMXB，它的子类 UCXB 具有较

高的诞生率
[114]

。另一方面，UCXB 易发生系统分离、瓦解而演化形成孤立的毫秒脉冲星，

这导致 UCXB 具有较低的存活率
[113, 114]

。

3.2 低辐射效率模型

3.2.1 径移主导的吸积模型

在黑洞 LMXB 系统中，若吸积过程中产生的热不能以辐射的形式有效地耗散掉，吸积盘

内区就会形成径移主导的吸积流 (advection dominated accretion flow，简称 ADAF)。此时系

统的光度可能会低到甚弱暂现源的量级
[14, 19, 34]

。

径移主导的吸积盘的演化可以用转动吸积流的静力学微分方程的解来描述
[116–119]

。这

种流体形成的条件有两种：系统的吸积率约小于 0.01 倍爱丁顿吸积率 (与粘滞系数大小有

关)
[118]

，或接近爱丁顿极限
[120]

。这里用于解释 VFXT 的是低吸积率情形下的 ADAF 模型。

如果在爆发时可以形成这种密度极低的吸积流，吸积过程中产生的热量很难在动力学时标内

通过光薄的吸积流耗散掉，只能以熵的形式储存在流体中，并吸积到致密星上。在中子星吸

积的情况下，系统的辐射没有显著的变化，因为这些径向流中包含的能量会在中子星的硬表

面以辐射的形式释放出去。但在黑洞吸积的情况下，径移吸积流中的能量要么进入视界，要

么通过喷流或外流释放。因此，这种低光度的径移主导的吸积流更容易出现在黑洞双星中，

如 VFXT Swift J1357.2−0933
[20]

。

3.2.2 螺旋桨效应

在吸积的中子星系统中，如果中子星在快速转动，吸积流可能无法到达中子星表面而被

抛射，这种现象称为螺旋桨效应 (见图 4)
[121]

。对于进入了螺旋桨相的中子星系统，如果仍然

有极少部分物质被中子星吸积，则该系统的 X 射线光度会低到 VFXT 的水平
[16, 19, 34]

。

当螺旋桨效应发生时，从伴星 (或星际介质) 吸积的物质不能被中子星吸积，而是在离心

势的作用下从中子星的磁层被抛射掉 (其发生的条件是磁层处的开普勒角速度小于中子星的

转动角速度
[121]

)。在此过程中，磁层的扩散与吸积盘的粘滞相互作用，这可能是导致螺旋桨

效应的内在物理原因 (见参考文献 [122, 123])。若偏弱的螺旋桨效应允许中子星有较低的吸积
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率 (研究发现，当中子星的自转角速度与局地开普勒角速度之比为 1.0 ∼ 1.26 时，被磁层抛

射的物质因没有足够的动能逃逸而聚集在吸积盘中，随着中子星的减速最终被中子星吸积；

当两角速度之比为 1.3 ∼ 2.5 时，可能出现被磁层抛射的物质在吸积盘中聚集和被中子星吸积

的交替现象。详见参考文献 [124] 的综述)，且此吸积态可以持续足够长的时间，或许可以解

释甚弱 (准) 持续源的观测特征
[62]

。同一个系统的螺旋桨效应可能会导致不同的物质抛射与

吸积比，这使得该系统显示不同的爆发强度。如果存在这种可能，或许可以解释那些混杂的

爆发特征，相应地，正常爆发和低光度爆发之间的界限将变得模糊
[16]

。

但此模型在应用上还存在一些不确定性 (除了螺旋桨效应的本身细节外)。比如，如何确

定螺旋桨效应导致的物质抛射与吸积比 (见参考文献 [124], 等)，这些问题还有待后续的研究。

另外，如果此模型确实可行，VFXT 的性质将在很大程度上取决于中子星的自旋、磁场等物

理性质
[16]

。

注：ω 是中子星的自旋角速度。

图 4 中子星系统的螺旋桨效应的示意图
[121]

除了以上提到的几种模型外，还有其他一些模型
[7–11, 19, 34]

：(1) 致密星吸积共生星伴星

的星风
[125–128]

；(2) 经典新星 (classical nova) 的新星爆发
[129]

；(3) 具有极强磁场的孤立中子

星 (强磁星) 的爆发
[130–133]

；(4) 当观测方向与双星轨道面的法线方向间存在较大的夹角时，

盘冕的遮挡效应 (如 CXOGC J174540.0−290031
[6, 45]

)。上述模型可用于解释个别 VFXT，但

并非导致甚弱爆发的主流机制
[9, 10]

。

4 讨论与小结

前文介绍了银河系甚弱 X 射线暂现源的总体观测特征和具体源的特性，探讨了 VFXT

的性质，综述了文献中提出的解释这种甚弱爆发的理论模型。一方面，如果这类暂现源的爆

发是由低物质迁移率造成的，那么 VFXT 的诞生和演化过程对传统的双星演化理论提出了挑

战；另一方面，如果这种低光度的爆发是由低效辐射过程引起的，那么其背后隐藏的物理机

制有待揭示。对于这两种情况，不但要弄清楚其物理过程所发生的天体环境，还要研究相应

的源的空间分布规律、前身星、爆发频率、爆发持续时标、天体的诞生率和寿命等问题。

前文的综述在一定程度上部分回答了上述问题。但由于已发现的 VFXT 的数目仍然较
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少，观测数据的质量不高 (由于多数源处于银心处，因此消光比较严重)，以及观测数据相对

贫乏 (如很多源多数时间里亮度远低于仪器的观测极限) 等因素的限制，还有很多未解之谜。

需在下述方向开展进一步的研究。

(1) 扩大 VFXT 的样本数量是研究它们本质的重要途径。由于暂现源大部分时间处在

宁静态，宇宙中必然还有大量的暂现源未被观测到。利用大天区巡天监测可能发现更多的

VFXT 并揭示它们的统计特征，如未来我国的爱因斯坦探针 (Einstein Probe，简称 EP) 卫

星有望在此领域发挥重要作用。EP 卫星将搭载一台宽视场 (60o×60o，即全天球的 1/12) 的

软 X 射线望远镜和一台视场约 1◦×1◦ 的深度后随 X 射线望远镜。在 100 min 曝光时间下探

测灵敏度达到 3×10−19 J·s−1·cm−2，在 10 kpc 的距离上可以探测到峰值光度为 1028 J·s−1

的爆发。

(2) 对大多甚弱 X 射线暂现源，需要利用光学和近红外观测了解它们的伴星是否存在和

可能的特征，以及它们的星周环境。这既有利于全面地了解这类源的特征，也有利于分析它

们可能的诞生过程。

(3) 需要综合多种方法识别 VFXT 中黑洞、中子星和白矮星等天体，伴星的类型以及与

它们相关的物理过程。目前常见的技术手段有 X 射线光谱的软硬程度 (如宁静态黑洞的 X 射

线光谱比中子星的要硬
[20]

，但当光度约大于1028 J·s−1 时，这种差别渐渐消失
[33]

)、光谱的

可变性 (如巨型伴星的双星系统的光谱显示较大的变化)
[125, 126]

、宁静态的 X 射线光度 (如吸

积的黑洞具有较低的光度)
[12]

、有无 X 射线暴或 X 射线脉冲 (一般只在吸积的中子星和白矮

星系统中出现)
[24]

、射电光度强弱 (宁静态的黑洞系统可能显示较高的射电光度)
[68]

、天体的

质量大小 (如黑洞的质量大于中子星或白矮星
[20, 21]

) 等。

(4) 结合观测开展双星演化和星族合成的研究。通过星族合成的方法，预测不同理论模

型下类 VFXT 源的诞生率、寿命以及可能的观测特征，然后利用观测验证模型的可行性。
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Review of Galactic Very Faint X-ray Transients

LIU Bai-sheng1,2, LI Xiang-dong1,2

(1. School of Astronomy and Space Science, Nanjing University, Nanjing 210023, China; 2. Key Labo-

ratory of Modern Astronomy and Astrophysics (Nanjing University), Nanjing 210023, China)

Abstract: Most transient X-ray binaries (XRBs) in our Galaxy contain accreting black

holes or neutron stars. In last twenty years, a new type of X-ray transients, which display

very low outburst luminosity (2∼10 keV luminosity of approximate 1027∼1029 J·s−1), have

been detected and termed as very faint X-ray transients (VFXTs). According to current

observations and theoretical studies, the long-term averaged mass accretion rate in VFXTs is

. 10−13∼10−12 M⊙·a−1. Such a low accretion rate can hardly been explained by traditional

XRB evolution theory. In this paper we review the observational properties of VFXTs and

candidates, including their space distribution, X-ray radiation, companion stars and orbital

period distribution. We then summarize the theoretical models for the origin of VFXTs

proposed in the literature and discuss their feasibility. It is pointed out that more observations

and theoretical studies are needed to illustrate the nature of these exotic objects.

Key words: accretion; accretion disk; white dwarf; neutron star; X-ray binary; star evolution
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