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摘要： 分子云的物理环境对恒星的形成的速率有重要的影响，而了解恒星形成对行星的形成和
星系的演化有很大帮助。主要回顾了近二十年，银河系及其近邻星系中恒星形成与气体之间的关
系（即恒星形成定律），希望可以更好地了解恒星形成的本质，认识恒星形成与气体之间的关系
以及恒星是否在以统一的方式形成。介绍了星际介质的组分与测量星际介质密度和恒星形成率的
方法。重点综述了从星系尺度到分子云尺度致密气体与恒星形成率之间的关系，并对恒星形成定
律的研究进行了总结和展望。
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1 引 言

恒星形成的研究涉及了恒星起源和行星起源两个基本问题，同时也将星系形成和演化连
接起来。天文学家们试图从多种物理尺度上了解恒星形成活动：从银河系内的单个分子云，
到整个星系尺度甚至到宇宙大尺度结构。恒星什么时候、在哪里、以怎样的方式形成一直困
扰着天文学家。施密特在 1959 年第一次用定量测量的手段发现星际介质中的中性氢（HI）
云与恒星形成速率有很强的相关关系，表明了恒星可能是在气体中形成的

[1]
。随后人们发现

氢原子示踪的原子气体的密度较小、温度较高，在星系尺度上是被内部热压力所主导，不完
全由引力束缚

[2]
。随着研究的深入，人们发现原子气体与恒星形成没有什么直接的关系，由

氢原子气体冷却变成 H2 分子的云团即分子云才是形成恒星的温床。研究表明并不是所有的
分子云都会形成恒星，只有极少的高密度的分子团块可以和恒星形成直接联系起来

[3]
。当分

子云密度在局部增高，就会对周围的气体产生更强的引力，使得更多周围的气体聚集过来。
1-10pc 的分子云首先会通过碎裂形成纤维状结构。这些纤维状结构不断收到湍流和磁场的
挤压碰撞等作用，和分子云自身的引力之间存在微妙的平衡。当这种平衡态被打破时，例如
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分子云的质量超过金斯质量，引力占据主导地位，引发分子云开始塌缩，形成一颗或者多颗
恒星。塌缩时分子云的引力能转化成热能，分子云的温度升高，直至达到氢-氦核聚变点燃的
温度，新的恒星就形成了。虽然已经知道了恒星形成的一些物理机制，但是还有很多问题没
有解决。如：大质量恒星是通过并和还是吸积形成的？分子云塌缩之前不仅受到引力的影响，
其内部还有磁场和湍流支撑着，磁场和湍流的分布是怎样的，产生机制是什么？分子云内部
的物质也不是均匀的而是有很多纤维结构构成，这些纤维结构有什么特点，与恒星形成有什
么联系？气体密度与恒星形成有什么具体关系，与恒星形成效率有什么关系？等等。
分子云的物理环境和几何结构都会影响恒星形成的初始条件，为了解决这些问题，都要

充分了解分子云的物理性质（如：密度、温度、元素丰度等）。分子云的性质也不是一成不变
的，从宏观角度看，恒星内部的核反应为星系提供了能量来源，同时恒星的死亡又为星系提
供了金属元素和尘埃，超新星爆发所产生的超星风能将物质抛洒至星际空间。剧烈的恒星形
成、超新星爆发、活动星系核、大尺度激波都会对分子云的物理性质产生巨大影响。银河系
曾发生过并合

[4]
和星暴活动

[5]
，想要了解银河系的早期，可以通过研究近邻星系中的物理环

境对恒星形成的影响。而研究高红移星系可以了解宇宙早期的性质，由于高红移星系距离太
远，辐射不容易被探测到，因此，研究近邻星系可以为高红移星系研究提供理想的模板。因
此回顾了近二十年从星系尺度到分子云尺度的气体面密度与恒星形成率的关系，即（K-S 定
律），希望了解恒星形成与气体面密度之间的联系以及恒星是否在以统一的方式形成。第二
章介绍星际介质的分类和测量气体面密度的各类探针。第三章介绍恒星形成率及其探针。第
四章讨论银河系及近邻星系中的恒星形成与气体之间的关系并进行了简单的总结和展望。

2 星际介质

2.1 星际介质的组分
在浩瀚的宇宙中存在着大量的星际介质。星际介质包含尘埃和气体，其物理结构尺度跨

度很大，从星际间介质（Mpc）到冷中性介质（kpc），到分子云（约 10-100pc），到分子云碎
裂、塌缩形成更致密的团块（如 clump，约 1pc）和分子云核（约 0.1pc），直至分子云核继
续塌缩形成恒星（R⊙）和行星（约 AU）。在银河系中，将近一半的银河系体积被热电离介
质（HIM）充满，其密度小于 0.01 cm−3，温度大于 105 K。剩下近一半的气体由温暖电离的
介质（WIM）和温暖中性的介质 (WNM) 构成，密度范围约在 0.1-1 cm−3 之间，温度约为
几千 K[6]

。其余很少的一部分气体是冷中性介质（CNM），其密度大于 10 cm−3，温度小于
100 K[7]

，分子云作为其中最冷的最致密的的冷中性介质才是孕育恒星的温床
[2]
。分子云作为

孕育恒星的温床，它的边界通常是由检测到的超过某个阈值的 CO 的低旋转跃迁发射来定
义的。或者，也可以使用背景恒星的一定程度的消光来定义。例如通过消光测量得到的表面
密度的概率分布函数，对于低消光值，即 AV ≤ 2 − 5 mag，可以拟合到一个对数正态函数
（Lombardi 等人，2010 年）。而对于更高的消光值，至少在一些分子云中，其尾部则遵循幂
律分布。实际上，正是那些具有幂律尾部的分子云中存在活跃的恒星形成活动（Kainulainen
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等人，2009 年）。在复杂的区域，视向速度可以用来区分沿视线方向上不同距离的分子云。
然而，分子云被原子包层包围，并存在一个过渡区域，在该区域中氢主要是分子态的，而碳
主要是原子态的

[8]
。这些区域被称为 PDRs，代表光解离区域（Photo-Dissociation Regions）

或光主导区域（Photon-Dominated Regions）[9]
。分子云内部有很多的纤维结构，纤维结构

上有很多致密的云核（core），云核的质量对分子云较小但是密度很高，这些云核可能会形成
单星、双星、多星甚至小型的星团。理论上除了定义单个恒星诞生的地方为云核外还需要一
个术语来表示单个星团（star cluster) 诞生的地方，于是 Williams 等人提出用 Clump 表示
单个星团诞生的地方

[10]
。表 1列出了分子云的一些参数[11]

。

表 1: 分子云的一些参数

类型 质量（M⊙） 大小（pc） 密度（cm -3） 谱线宽度（km/s) 温度（K）
巨分子云 104 -106 20-60 100-300 6-15 7-15
分子云 103 - 104 3-20 103- 104 4-12 15-40
团块 10 -103 0.5-3 103-104 1-3 30-100
云核 30-103 <0.5 > 106 4-15 30-200

在银河系中，大约 1%的星际介质（ISM）以固态形式存在，主要是硅酸盐和含碳物质[12]
。

尘埃粒子的尺寸范围从 0.35 nm 到大约 1µm 不等。尘埃的消光和红化不仅可以求尘埃和气
体的柱密度，也可以得到分子云的结构。由于望远镜的分辨率、灵敏度的提高和观测波长范
围由原来的可见光波段扩大到射电波段，使可探测到的尘埃消光从原来的 Av∼6mag 到现在
的 Av∼40mag ，使可以较精确的得到分子云内云核的结构。尘埃颗粒较大，会吸收紫外波段
的光子，再在红外或毫米波段将能量发射出去。利用此特点，在富尘埃星系中，可以用红外
辐射作为探针测量恒星形成率。

2.2 原子探针
宇宙中存在着大量的 H原子气体。H原子中两个超精细能级之间会发生跃迁（电子的自

旋方向从平行到反平行）并产生谱线，即平常所说的 21cm 谱线。虽然 21cm 谱线的产生几
率（2.9×1015 s−1）很低，但是由于宇宙中的 H 原子含量巨大，跃迁发射事件（107 cm2s−1）
还是很高的

[13]
。所以可以通过测量 21cm 谱线得到氢原子气体的柱密度。

2.3 分子探针
2.3.1 CO 分子探针
在分子云中，H2 分子的丰度最高，但是由于没有永久的电偶极矩并且其激发能较高，所

以不容易获得其光谱，而作为分子云中分子丰度第二高的 CO 凭借其很强的谱线常用作分子
云的探针。由于 CO J=1-0有较高的解离能（∼ 11.1 eV），并且所需的临界密度（∼102 cm−3）
和激发温度（∼ 5.5K）较低[14]

。因此无论是弥散的或者致密的分子气体都很容易激发 CO 分
子的发射。CO 分子的转动跃迁谱线处于（亚）毫米波段，结合多条 CO 的转动谱线，可以
很好的示踪分子云的物理性质以及激发环境。但是在探测过低密度的分子云时，CO 不容易
被激发从而产生谱线；分子云密度过高时，CO 的发射线会出现饱和，影响分子云内部高密
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度区域的信息。
通过 CO 谱线得到积分强度后（ICO =

∫
Tdν），通常用“X-factor”将其与 H2 的柱密

度联系起来：N(H2) = X(CO)I(CO)。如：Bolatto 等人[15]
总结银河系及其近邻旋涡星系的

X-factor 为：XCO = 2×1020 cm−2 (K km s−1)−1。分子云的温度、密度、金属丰度等因素都
会影响 XCO 的值。常用的校准 XCO 的方法有两种：(1) 利用光学消光和标准气尘比得到 H2

的柱密度，然后和由同位素测量得到的 CO 柱密度作比较来校准 XCO
[16] [17] [18]

。（2）通过
比较 γ 射线与 CO 表面亮度来校准 XCO，其中 γ 射线是由宇宙线和 H2 的相互作用而产生
的

[19] [20]
。有研究表明

[21]
在忽略金属丰度的情况下满足：XCO ∝ n0.5T−1

k ，n 为分子云的平均
密度，Tk 为温度；Shetty 等人[22]

发现 XCO 与温度 Tk 有微弱的关系：XCO ∝ T−0.5
k ；Leroy

等人发现金属丰度较低的星系其 XCO 较大
[54]
。需要注意，这些研究是在一些特定条件下得

到的，在其他环境中可能并不适用。
利用 CO 探针也可以得到分子云的质量。测量 CO 的光度时，若分子云为光学薄，则其

内部 CO 的发射也可以被探测到，从而通过 CO 的谱线较精确的得到分子云的质量。但是多
数情况下 CO 为光学厚。测量时只能得到分子云最外层 CO 的光度。Larson 发现 CO 的线
宽与分子云的尺度存在一定的关系：线宽正比于分子云尺度的开方（“Larson relation”；此
关系假设巨分子云（GMCs）为自引力束缚系统）[24]

。若巨分子云的面密度为常数 100 M⊙

pc−2 [25]
，利用 Larson relation 可得出 CO 的光度正比于分子气体的维里质量，即可以通过

CO 的光度求得光学厚情况下总气体的质量[25] [26]
。如同某围墙后面包围着建筑，只能看到围

墙，围墙后面建筑的深度和密度无法探测。但是如果假设所有的建筑是相似的，且其中一个
建筑的质量已知，就可以通过围墙的视向面积粗略的得到建筑的总质量。基于此原理，CO
J=1-0 的光度经常被用来测量分子云的质量，其关系式为：M = αCOL(CO)。αCO 的值也
受分子云的温度、密度、金属丰度等因素影响，XCO = 2× 1020cm−2(K km s−1)−1 时对应
的 αCO = 4M⊙ (K km s−1)−1（不考虑 He）[15]

。在近邻的星暴星系、（极）超亮红外星系
（LIGRs，LIR ∼ 1011 L⊙ ；ULIGRs，LIR ∼ 1012 L⊙）中，若使用银河系中 αCO 的值，会
出现推导出来的质量大于星暴星系的动力学质量

[27]
。Downes &Solomon[28]

提出此类型星系
中 αCO 的值为 0.8M⊙ (K km s−1 pc2)−1。需要注意：在利用 LCO 推导气体质量时，假设所
有巨分子云内的恒星形成都是类似的。事实上，在星暴星系和（超）亮红外星系内这一假设
是存在问题的。

2.3.2 致密气体探针

致密气体一般是指分子云的面密度（体密度）超过了某阈值的气体。只有当分子云密度
足够高，超过“致密分子探针”的临界密度，才能激发分子探针产生谱线。然而阈值应该是
多少还存在争议。一种观点认为阈值是典型分子云的平均密度，即 N(H2) > 102 -103 cm−3，
此密度也恰好高于 CO 的临界密度。第二种观点认为，考虑到真实云核的密度，云核的密度
大约大于平均密度两个量级，即 N(H2) > 104 cm−3，且从此密度开始，分子云受引力束缚，
开始有效地形成恒星

[29] [30] [31]
，故倾向于第二种情况下的阈值。需要注意的是，除了可以用密

度界定阈值，还可以用面密度如：Σmol > 116-129 M⊙ pc−2 来界定
[32] [33] [34]

；或者用柱密度
如：N(H2) > 6 × 1021 cm−2 表示；再或者用消光阈值 AV ∼6 表示[32]

。
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常用的致密气体探针有：CO 的高转动能级跃、CS、HCN、HCO+ 等分子产生的谱线。
致密分子探针的激发和 CO 一样依赖于物理环境，事实上致密分子探针比 CO 对 UV 辐射
更敏感，所以致密气体分子探针对金属丰度依赖性更高

[35]
，需要谨慎处理致密分子探针的使

用范围，不能一味简单的代替 CO。致密气体探针之间也各有优势，需要依据具体情况来选
择，如：HCN 和 HCO+ 相对于其他的致密气体探针有更高的丰度和更强的发射，所以在星
系研究中最为广泛应用。迄今为止 HCN 和 HCO+ 已经在中等大小的星系样本进行了较为
系统的巡天

[29] [30] [36] [37] [38] [39]
。CS 探针受到红外抽运[40]

和激波
[41] [42]

的影响较小且能级所需的
最低激发温度大多小于 70K，非常适合探测致密的冷分子气体。
2.4 尘埃
尘埃也可以示踪分子气体。假设尘埃和气体充分混合，如果知道了气-尘比（gas-to-dust

ratio; 银河系内约为 100），就可以通过尘埃推出气体的质量[43] [44]
。需要注意的是这种方法计

算出来的气体质量不仅是分子气体质量，还包括原子气体质量。并且除了假设尘埃和气体充
分混合外，还需要对金属丰度、尘埃模型等采用一系列的假设，才能在最后得出分子气体质
量。

3 恒星形成率

3.1 初始质量分布函数
初始质量分布函数（IMF）是一个经验函数，描述的是一组恒星中初始质量的分布，其

表达式为：dN/dM ∝ M−α 或 dN/dlogM ∝ M−γ(α = γ+1)。其中 N为在给定的质量区间
内（即从 M 到 M+dM）的恒星数量。M 为恒星的质量。Salpeter 在 1955 年将恒星的初始
质量函数拟合为以 logM 为底的幂律函数，得出幂律指数 α=2.35，适用于 0.4M⊙ 到 10M⊙

的范围
[45]
，这个初始质量分布函数称为 Salpeter IMF。Kroupa IMF 是另一种初始质量分布

函数
[46]
，它考虑了恒星质量分布在不同质量区间的变化。Kroupa IMF 通常采用分段幂律分

布，具有两个断点，分别位于约 0.5M⊙ 和 1M⊙ 处。对于 0.08M⊙ 至 0.5M⊙ 的恒星，斜率
α 约为 0.3；对于 0.5M⊙ 至 1M⊙ 的恒星，斜率 α 约为 1.3；对于大于 1M⊙ 的恒星，斜率 α

约为 2.35，与 Salpeter IMF 一致。
3.2 恒星形成率及其探针
恒星形成率（SFR）是指恒星形成的速率，其单位为 M⊙yr−1 或 M⊙Myr−1。最直接测

量恒星形成率的方法是对不同类型恒星记数。理想情况下，恒星形成率可以由公式：SFR =
Mu∑

M∗=Mt

N(M∗, t∗)M∗/t∗ 得到。其中 N(M∗, t∗) 表示单位质量单位恒星寿命时间内的恒星个

数，t∗ 为所有恒星中最长的寿命。事实上不能掌握全部恒星的信息，而在少数几个近邻星系
中（如大麦哲伦云和小麦哲伦云），通过现有的技术，比较容易对年轻的大质量的恒星进行
记数。由于年轻星候选体（YSO）特别是大质量的年轻恒星在光度上占主导地位，因此通过
对新形成恒星的记数可以示踪恒星形成率。只需要假设一定的 IMF，所有恒星的形成率可
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由 YSOs 的记数中得出：SFR(SOs) = N(YSOs) < M∗ > /t，这里 < M∗> 表示新形成恒星
的平均质量，t 表示 YSOs 的平均寿命。对于其他离较远的星系，现阶段的仪器还没有足够
的分辨率来对恒星进行记数，然而通过一些合理的假设，可以从大质量恒星的光度结合初始
质量函数推出恒星形成率：(1) 假设恒星形成率在给定探针探测的有效时标内是恒定的。对
大多数近期没有星暴活动的盘星系和椭圆星系来说，此假设基本成立；对于有星暴活动的星
系来说，需要假设他们在探针的有效时标内恒星形成率基本恒定。(2) 假设恒星的形成满足
某种初始质量函数。这个假设是现在绝大多数恒星形成率的基本假设，因为只有通过 IMF
才可以从大质量恒星的质量（或光度）外推到恒星的总质量。可惜的是这个假设还存在很大
的争议，还无定论。(3) 假设观测数据可以对初始质量函数完全采样，即在最高质量的取样
点上至少有一颗恒星。对于恒星形成活跃的星系，这一点大多数情况下是满足的。在这些假
设下，使用简单的线性关系，就可以从大质量的年轻的恒星光度推导出质量，并进一步通过
IMF 外推至所有形成恒星的总质量[47]

。
恒星形成率探针主要有两种类型：（1）整体恒星形成率探针，主要用于研究星系尺度上

的平均性质。这种情况下不需要很高的分辨率和灵敏度，比较容易对大样本的远距离的星系
进行统计研究。（2）局部恒星形成率探针，适用于较小的尺度（sub-kpc）。这种情况下，需
要较高的分辨率和灵敏度。由于不同分子云的物理性质千差万别，这个尺度也不能太小，否
则由于单个个体的独特性质会出现很大的统计偏差

[47]
。以下列举了一些常用的恒星形成率探

针：
紫外-红外辐射：紫外辐射主要来自大质量年轻恒星光球层的辐射，所以可以将紫外辐

射同恒星形成率直接联系起来。由于紫外波段的光子容易受到尘埃消光的影响，只依靠紫外
辐射来求恒星形成率会出现很大误差。如果假设所有的紫外辐射都被尘埃有效吸收，尘埃吸
收紫外波段的光子再在红外波段将能量发射出去，这样就可以将紫外光度与红外光度联系在
一起，如：LUV (corr) = UV (observed) + η LIR（系数 η 依赖于测量 UV 和 IR 的通频带），
同样可以推出恒星形成率。对富尘埃的核区星暴星系来说，由于尘埃对红外波段的消光很少，
总红外辐射可能是最好的恒星形成率探针，如：SFR(M⊙yr−1) = 4.5×10−44 LTIR(ergs s−1

)，其中 LTIR 指中远红外总光度的积分
[50]
。

发射线探针：发射线探针最广泛应用的是来自围绕大质量年轻恒星的电离气体的光学和
近红外发射线。如 Hα 探针，大质量年轻恒星周围的气体会被大质量恒星的辐射电离，同时
发出从可见光波段到红外波段的发射线。对于传统 IMF，这些发射线探针示踪的是质量大
于约 15M⊙ 的恒星，其中峰值贡献来自 30M⊙-40M⊙ 范围内的恒星。因此，这些发射线（以
及自由-自由射电连续谱）代表了恒星形成率的几乎瞬时测量，示踪的是寿命约为 3-10 百万
年的恒星

[11]
。常用的发射线探针有：Hα 发射线（较近较远的星系中都适用）、[O II] 发射线

（适用于中等红移的星系中）、Lyα 发射线（适用于高恒星形成率的星系中）等。
射电辐射：厘米波段的射电辐射主要包含热辐射和同步辐射，低频的射电辐射主要由超

新星爆发产生的带电粒子在磁场中回旋辐射产生。回旋辐射与星系的远红外辐射之间有很强
的相关性，所以可以利用射电辐射求得 SFR（这一关系的运用有局限性，适用于某些星系）。
由于射电辐射仪器分辨率和灵敏度的提高，现在射电辐射主要用于计算高红移的正在形成恒
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星的星系的恒星形成率。
表 2列举了常用的一些恒星形成率探针和其使用范围。利用恒星形成率探针得到光度后，

可以利用 logM∗(M ⊙ yr−1) = logLx − logCx 求得恒星形成率，其中 Cx 为光度和恒星形成
率之间的转换因子，具体值见表 2 [51]

。

表 2: 恒星形成率探针

波段 年龄（Myr a） Lx Units logCb
x Ṁx/M

K̇98c
∗

FUV 0-10-100 ergs s−1(ν Lν) 43.35 0.63
HUV 1-10-200 ergs s−1(ν Lν) 43.17 0.64
Hα 0-3-10 ergs s−1 41.27 0.68
TIR 0-5-100 d ergs s−1 43.41 0.86
24µm 0-5-100 d ergs s−1(ν Lν) 42.69 -
70µm 0-5-100 d ergs s−1(ν Lν) 43.23 -
1.4GHz 0-100 ergs s−1Hz−1 28.20 -
2-10keV 0-100 ergs s−1 39.77 0.86

a) 第二个数表示贡献发射的平均星族年龄，第三个数给出了贡献 90% 光度所需恒星的年龄上限。 b) SFR 和对应光度的转换因
子。 c) 最新校准得到的 SFR 和之前得到的 SFR 的比值。新的校准得到较低的 SFR 主要是因为采用了不同的 IMF 以及更新
的星族合成模型。 d) 年龄的取值范围假设了在 0-100Myr 内有恒定的恒星形成活动。对比较安静的区域（如普通星系的盘上），

最大年龄值应该会高得多。此表来自
[51]
。

4 K-S 定律

Schmidt 提出了 SFR 和气体密度之间存在一定的比例关系，第一次用定量测量的手段
发现星际介质中的中性氢原子云（HI）与恒星形成速率有很强的相关关系，表明了恒星可能
是在气体中形成的

[1]
。Kennicutt 研究了一系列的星系并且发现了盘平均星系的 SFR 表面密

度和气体表面密度之间的关系：ΣSFR ∝ Σ1.4
gas

[50]
。此后，越来越多的人们开始研究气体和

恒星形成之间的关系，希望可以找到气体演化到恒星具体的物理图景。后来此类关系被称为
Kennicutt-Schmidt (K-S) 定律：ΣSFR = AΣN

gas。

4.1 星系的 K-S 定律
图 1[51]

是前人对 K-S 定律观测结果的汇总。图中每一个点代表一个星系，从 61 个正
常的盘星系和 36 个星暴星系[50]

扩展到贫金属星暴星系（Z < 0.3Z⊙）、近邻的低表面光度星
系

[52]
。恒星形成率的测量使用了 Hα、Paα 和红外辐射作为探针。气体的表面密度使用 CO

作为探针，为了简便，所有星系取 X(CO) 为 2.3×1020cm−2 (K km s−1)（不考虑 He）。
图 1 中可以看出，恒星形成率的面密度与气体的表面密度有很强的相关关系，其斜率 N

约为 1.4-1.5。说明恒星形成随着气体面密度以指数方式增加，即不同类型的恒星形成系统
中，气体转换为恒星的效率（恒星形成效率 SFE = SFR/Mgas）是不同的。如，极亮红外星
系的恒星形成效率远高于近邻的普通盘星系近 2 个量级（∼100 倍）。为什么同样质量的气体
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৺≄փ (H I .㌫ޣᆀ)䶒ᇶᓖѻ䰤Ⲵ࠶઼ ⇿њㅖਧԓ㺘ањঅ⤜Ⲵᱏ㌫,ަ SFR
઼≄փ䍘䟿䜭ሩᚂᱏᖒᡀ४ฏⲴॺᖴ䘋㹼Ҷᖂаॆ. ަѝⲴ仌㢢࡛࠶ᱟ: ㍛㢢
--Პ䙊╙⏑ᱏ㌫઼н㿴ࡉᱏ㌫;㓒㢢 –㓒ཆ⌒⇥䚤䘹Ⲵᱏ᳤ᱏ㌫;哴㢢 –Ṩઘᱏ
᳤,ަᚂᱏᖒᡀ⦷Ӿ Pα⍻ᗇ. 䬦⋣㌫ᱟ唁㢢Ⲵᯩඇ. ૱㓒ॱᆇ –䘁䛫Ⲵվ㺘䶒ݹ
ᓖᱏ㌫;ᔰਓ㬍㢢ശസ –ሿ䍘䟿н㿴ࡉᱏ㌫ԕ৺վ䠁኎Ѡᓖᱏ᳤ᱏ㌫ (Ӿ Oݳ
㍐⍻ᗇⲴ䠁኎Ѡᓖ < 0.3 Z⊙). ↔മᶕ㠚 [153]
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图 1: 在不同类型的恒星形成星系中，对整个盘做平均的恒星形成率面密度以及气体（HI 和分子）面密度之
间的关系。每个符号代表一个单独的星系，其 SFR 和气体质量都对恒星形成区域的半径进行了归一化。其
中的颜色分别是：紫色-普通漩涡星系和不规则星系；红色-红外波段遴选的星暴星系；黄色-核周星暴，其恒
星形成率从 Pα 测得。银河系是黑色的方块。品红十字-近邻的低表面光度星系；开口蓝色圆圈-小质量不规
则星系以及低金属丰度星暴星系（从 O 元素测得的金属丰度 < 0.3Z⊙）。此图来自

[51]
。
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恒星形成效率差异如此之大？
现有的一种模型

[53]
解释为：假设恒星形成满足此关系式：ρ(SFR = fH2

ϵffρgas/tff )，其
中：fH2

为分子气体在总气体中所占的比例，tff 为自由下落时标且满足 tff ∝ ρ−0.5
gas ，ϵff 为

自由下落时标内的恒星形成效率，ρgas 为气体的密度，则可以推得 �(SFR) = ρ1.5gas 即 N=1.5。
需要注意的是此模型中假设恒星形成的时标为自由下落时标，但是除了引力, 分子内还存在
湍流和磁场，恒星形成的时标是否为自由下落时标还有待考证。
图 1 中还有一些细节需要注意：贫金属星系和低表面光度星系看起来偏离了主体部分。

主要原因可能是因为对不同的星系选取了一样的 X(CO) 。如果这些贫金属星系采用较大
的 X(CO) ，则会更靠近主体部分[54]

。取不同的 X(CO) 也会导致斜率有很大不同，如在星
暴星系中选取的 X(CO) 比原先的值低 5 倍，则整个 K-S 定律的斜率会从 1.4-1.5 扩展到
1.7-1.9[55]

。近些年人们对星系整体的 K-S 定律还有很多研究，如：Liu 等人使用射电辐射作
为 SFR 探针对 181 个星系（115 个正常星系，66 个（超）极亮红外星系）进行分析，发现斜
率 N对 X(CO)的取值很敏感，由于 X(CO)取值的不同，斜率 N可以由 1.14扩展到 1.6[56]

；
Ballantyne 等人数值模拟了 132 个半径从 10 到 100 秒差距的爱丁顿极限恒星形成盘，指出
在爱丁顿极限下斜率 N 对光深依赖较大且在温暖致密的盘中使用 CO 作为探针推导气体的
表面密度并不适用，需要更高阶的致密分子探针

[57]
。

4.2 空间分辨率的 K-S 定律
星系整体的 K-S 定律显示了恒星形成率和气体质量（密度）在星系尺度上的平均性质，

同时也将恒星形成活动及气体探针的物理性质平均起来。但是要进一步了解气体演化到恒
星具体的物理图景，必须在更小的尺度上如亚星系尺度和巨分子云尺度上来观测气体与恒
星形成率的关系。随着望远镜分辨率和灵敏度的提高，这一课题得以研究。Bigiel 等人[58]

和
Schruba 等人[59]

使用 VLA（the Very Large Array) 和 IRAM 30-m 对近邻的正常盘星系进
行了 CO J = 2-1 和 HI 的成图观测，并且将近邻正常盘星系的恒星形成率分别于原子气体
（THINGS 巡天）、分子气体（HERACLES 巡天，12CO J = 2-1）和总气体作比较，发现 HI
示踪的原子气体与恒星形成没什么关系，而 H2 示踪的分子气体则在亚星系尺度上和恒星形
成线性相关。然而在更小的尺度上（数十个 pc），H2 和恒星形成的关系不再成立，对于更小
尺度的结构如致密云核（pc 尺度），H2 和恒星形成更没有明显的联系。
事实上，并不是所有的巨分子云中恒星形成都很活跃，恒星形成不仅受到引力的影响，

还受到湍流和磁场的支撑，然而湍流和磁场在不同的分子云中差异很大。且在巨分子云尺度
上，12CO J = 1-0 和 12CO J = 2-1 示踪的 H2 气体的密度还不足以形成恒星，所以以巨分
子云为单位研究恒星形成并不是最好的选择，尤其在望远镜分辨率和灵敏度都有很大提高的
今天。既然如此，那么什么样的气体成分才同恒星形成直接相关呢？

4.3 致密气体探针的 K-S 定律
有研究表明在银河系内，致密气体中的恒星形成效率要比巨分子云高很多。这些致密气

体的密度约为 104 - 106 cm−3，比巨分子云的平均密度高 2-4个数量级，并且这些致密分子气
体的恒星形成效率也比 CO 示踪的总分子气体高的多[60] [61]

。这些证据表明恒星形成在物理
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മ 2.2: ᐖമ: HCN-FIRⲴ⴨ޣޣ㌫ (䪸ሩ䘁䛫Პ䙊ᱏ㌫ᯌ⦷Ѫ 1). 䰝ਸⲴശസ
ᱟ儈㓒〫 AGN઼ᱏ㌫ [86]. ਣമ: 䘁䛫ᱏ㌫ṧᵜѝ L′>*L/L′*P ઼ LA_/L′*P ѻ䰤Ⲵ

⴨ޣޣ㌫ [88].

ᇎ䱵кӾ䬦⋣㌫޵ᐘ࠶ᆀӁቪᓖкⲴ⹄ウᶕⴻ, ᒦнᱟᡰᴹⲴ࠶ᆀӁѝ
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᫁,❦㘼ਾє㘵൘н਼Ⲵ࠶ᆀӁѝᐞᔲᖸབྷ. ൘䘉⿽ቪᓖк,㻛 12CO J=1→0 ઼
12CO J=2→1 ⽪䑚Ⲵ H2 ≄փⲴᇶᓖ䘈н䏣ԕᖒᡀᚂᱏ,਼ᰦ㿲⍻кҏਁ⧠,ᒦ
нᱟᡰᴹⲴ࠶ᆀӁᡆ㘵࠶ᆀ≄փⲴᡰᴹᡀ࠶䜭㜭⍫䏳Ⲵᖒᡀᚂᱏ. 䛓Ѹᖸ㠚❦
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൘䬦⋣㌫޵Ⲵ㠤ᇶṨ४䟼,✝ݹᓖ (bolometric luminosity)਼㔤䟼䍘䟿 (virial
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䘉㺘᰾㠤ᇶ≄փѝⲴᚂᱏᖒᡀ᭸⦷㾱儈ᗇཊ e.g,[256]. 䘉ӋӁṨⲴᇶᓖབྷ㓖Ѫ
∼ 104 to 106cm−3 ,∄䬦⋣㌫ᐘ࠶ᆀӁⲴᒣ൷ᇶᓖ儈Ҷ ࡠ2 4њᮠ䟿㓗. 䘉Ӌ㠤ᇶ
∄ᆀ≄փⲴᚂᱏᖒᡀ᭸⦷ҏ࠶ CO⽪䑚Ⲵᙫ࠶ᆀ≄փ儈Ⲵཊ e.g., [88,89]. 䘉Ӌ䇱
ᦞ㺘᰾ᚂᱏᖒᡀ൘⢙⨶к਼㠤ᇶ࠶ᆀ≄փⲴޣ㌫ᴤ࣐ᇶ࠷.

䙊䗷ሩ 65њ䘁䛫ᱏ㌫ѝ HCN J=1→0Ⲵ㿲⍻, Gao & Solomon[88,89] ਁ⧠൘

HCN઼㓒ཆݹᓖѻ䰤ᴹањᖸᕪⲴ㓯ᙗ (N = 1)⴨ޣޣ㌫. ྲമ 2.2ᡰ⽪,䘉њ
・ᡀ❦׍ᆀӁṨк࠶Ⲵ㠤ᇶ޵䬦⋣㌫ࡠ㌫㻛ᢙኅޣ see Figure 2.3;[353],⭊㠣ሩҾ
儈㓒〫ᱏ㌫઼㊫ᱏփҏᴹਟ㜭ᡀ・ Figure 2.2; [86].
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图 2: 左图：HCN-FIR 的相关关系（针对近邻普通星系斜率为 1）。闭合的圆圈是高红移 AGN 和星系。右
图：近邻星系样本中 L

′
HCN/L

′
CO 和 L

′
IR/L

′
CO 之间的相关关系。此图来自

[62]
。

上同致密分子气体的关系更加密切。Gao & Solomon对 65个近邻星系中 HCN J = 1-0的谱
线进行观测，发现 HCN示踪的致密气体与恒星形成率之间存在很强的线性关系（N=1）（图
2 左）[62]

。这个关系被扩展到银河系内的致密分子团块上依然成立（图 3），甚至对于高红移
和类星体也有可能成立（图 3 右）[63]

。Liu 等人使用射电辐射作为 SFR 探针对 181 个星系
（115 个正常星系，66 个（超）极亮红外星系）进行分析，同样发现致密气体的面密度与恒星
形成率存在很强的线性关系

[56] :

Ṁ⊙(M⊙yr−1) ∼ 1.2× 10−8Mdense(M⊙) (1)

这种线性关系被解释为：假设气体质量、恒星形成率和恒星形成效率在不同的致密团块里都
是类似的，即“恒星形成的基础单元”（简称基础单元）

[64]
在不同物理尺度上的集体表现是

相同的，那么恒星形成率以及致密气体质量，可以简单的认为是通过添加更多的基础单元来
堆积起来的。需要注意的是：对于河外星系特别是星暴星系和极亮红外星系，由于分子云处
在极端的物理环境，上述猜想还有待证实。

Lada 等人对 11 个近邻的分子云使用 HCN 作为致密气体探针进行成图，结合 Gao &
Solomon 星系的数据[62]

，画出图（4）并得到如下关系式[65]
：

Ṁ⊙(M⊙yr−1) = 4.6× 10−8fdenseMmol(M⊙) (2)

其中，fdense 为致密气体在分子云中所占比例，Mmol 为分子云的质量。图（4）左为分子云
的恒星形成率与分子云质量的相关关系图像。实心黑点代表的是高密度气体，而空心的圆圈
代表的是低密度气体。三条虚线由上到下表示致密气体在分子云中所占比例即 f 为 100%、
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1.— correlation for Galactic and extragalacticlog L – log L

മ 2.3: ൘䬦⋣㌫࠶ᆀӁṨԕ৺⋣ཆᱏ㌫ѝⲴ LA_-L′>*L C=R−y .㌫ޣ ᐖമ: ሩ࡛࠶
⋣ཆᱏ㌫ԕ৺ሩ䬦⋣㌫࠶ᆀӁṨⲴᴰሿҼ҈⌅ᤏਸ (ӵሩ LA_> 104.5L⊙ ⲴӁṨ
ᤏਸ,ҏণ儈Ҿ㲊㓯Ⲵ䛓Ӌᮠᦞ⛩). ਣമ: ሩᡰᴹᮠᦞⲴᮤփᤏਸ. йњປᯩݵ
ඇᱮ⽪Ҷ儈㓒〫㊫ᱏփ (QSO).ᵜമᶕ㠚Wu et al. [353]

◰ᫎ⻠ѫሬ,㘼нཚਟ㜭ᱟࡦᆀⲴਁሴᶱབྷਟ㜭Ⲵ㻛䘌㓒ཆᣭ䘀ᵪ࠶≥㌫,㘼ޣ
ਁ. 㔬ਸԕкⲴ䘉Ӌഐ㍐,᢮ࡠањっᇊⲴਟԕ䘲⭘Ҿ⋣ཆᱏ㌫ᶱㄟ⢙⨶⧟ຳѝ
Ⲵ㠤ᇶ≄փ᧒䪸ᒦнᇩ᱃.

2.4.4 LA_-L′;�bⲴᯌ⦷઼Ѥ⭼ᇶᓖ

สҾ䶎ተฏ✝ࣘᒣ㺑 (non-LTE) 䗀ሴ䖜〫⁑ර䇑㇇, Krumholz & Thomp-
son[169] ઼ Narayanan et al. [224] ሩⴈᱏ㌫оᒦਸᱏ㌫䘋㹼Ҷ⍱փࣘ࣋ᆖ⁑ᤏ,ᒦ
фᇊ䟿Ⲵ䘈৏ࠪ HCN J=1→0 ઼ CO J=1→0 Ⲵ LA_-L′;�b .㌫ޣ 䘋а↕Ⲵ⁑ᤏ
亴⍻, LA_-L′;�b Ⲵᯌ⦷䲿⵰֯⭘᧒䪸ⲴѤ⭼ᇶᓖ n+`Bi ᡆ㘵 J-䏳䗱Ⲵ໎儈㘼䱽
վ. ԆԜ䇔Ѫ, ሩҾ㔉ᇊ࠶ᆀ䉡㓯䏳䗱ᶕ䈤, ✝ॆⲴ≄փᡀ࠶∄ֻ᡽ᱟ᧗ࡦ䘉
Ӌᯌ⦷Ⲵѫഐ. ሩҾާᴹ∄ HCN J=1→0 Ѥ⭼ᇶᓖᴤ儈Ⲵ㠤ᇶ≄փ᧒䪸ᶕ䈤,
⭡Ҿ AmH/ΓmH > AmH/ΓmH(>*LR − y) ∼ Ryecm−3 1, 䘉Ӌ᧒䪸༴Ҿӊ✝◰ਁ⣦ᘱ,
ᡰԕ᡽Պᴹᯌ⦷Ⲵл䱽 e.g., [145,169,224]. 䲿ਾⲴሩ HCN J=3→2Ⲵ㿲⍻㔃᷌ᱮ⽪,
L′>*L C=j−k-LA_ ㌫Ⲵᯌ⦷ᱟޣ α ∼ 0.8,䘉᭟ᤱҶк䘠Ⲵ⁑ᤏ㔃᷌ [38]. 㘼 HCN઼
HCO+ Ⲵ JmT > 3Ⲵ䏳䗱ާᴹᴤ儈Ⲵ n+`Bi,⁑ᤏ㔉ࠪⲴ㔃᷌ ! 0.6,䘉ᴹᖵ䘋а↕
Ⲵ㿲⍻傼䇱. 䘉ṧаᶕ,൘ LA_-L′;�b ㌫ѝ,儈◰ਁ㜭㓗Ⲵ㠤ᇶ≄փ᧒䪸൘㓒ཆޣ
ᴤᕪⲴᱏ㌫ѝⲴਁሴᱟ䲿⵰㓒ཆݹᓖᤷᮠкॷⲴ,նᱟሩᓄⲴᚂᱏᖒᡀ⦷ত໎

1䘉䟼Ⲵ AmH ᱟ⡡ഐᯟඖ㠚ਁ䏳䗱㌫ᮠ,㘼 ΓmH ᱟ⡡ഐᯟඖ⻠ᫎ㌫ᮠ,ҏᴹⲴൠᯩ߉֌ CmH;㿱䱴ᖅB.
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图 3: 在银河系分子团块以及河外星系中的关系。左图：分别对河外星系以及对银河系分子团块的最小二乘
法拟合（仅对 LIR > 104.5 L⊙ 的团块拟合，也即高于虚线的那些数据点）。右图：对所有数据的整体拟合。
三个填充方块显示了高红移类星体（QSO）。本图来自[? ]

。

10%、1%。图（4）右与左类似，只是结合了 Gao & Solomon 星系的数据[65]
。由图（4）可

得出恒星形成不论对单个分子云还是整个星系都遵循一个基本原则：分子云转变为恒星的速
率取决于致密气体在分子云中的质量，并且如果致密气体的比例是一样的那么恒星形成率和
致密气体之间的相关关系不论在分子云中还是星系中都是线性相关的。此外，Neal等人用射
电辐射（自由-自由辐射）和 HCN 作为探针对大质量致密的团块进行研究发现致密气体质量
和恒星形成率之间有良好的线性关系

[66]
。Zhang 等人[78]

对 20 个近邻的正在形成恒星的星
系使用 CS、HCN、HCO+ 等致密分子探针研究恒星形成定律，发现只要分子密度大于 104

cm−3（致密气体），恒星形成率与致密气体探针所示踪的面密度成线性相关。
Vutisalchavakul 等人[68]

发现，在银河系平面中更遥远和更致密的云核中恒星形成率与
致密气体探针所示踪的面密度也呈现线性相关。他们进一步证明了恒星形成效率（SFE），每
单位致密气体质量的恒星形成率（恒星形成效率；SFE）无论是在近邻的分子云到银道面分
子云中还是附近的星系到遥远的 (U)LIRGs 中都是恒定的（如图 5 左所示）。相反地，每单
位分子气体质量的恒星形成率表现出更大的弥散性（如图 5 右所示）。这表明，与总分子气
体质量相比，致密气体与恒星形成之间的联系更为紧密。
分子云整体的恒星形成效率相较于致密气体中的恒星形成效率要低，可能的原因是大多

数的分子云没有受到引力束缚而致密气体呈引力束缚态
[69]
。这也可以解释分子团块中红外光

度和致密气体探针光度（即致密气体恒星形成定律）以及气体光度和致密团块的维里质量之
间的紧密联系（如 Wu 等人在 2010 年发表的文章[61]

）。此外，早期恒星形成产生的反馈会
影响分子团块中气体结构，降低恒星形成率，从而影响分子团块中的恒星形成效率

[70]
。

然而，现阶段一些研究对致密气体恒星形成定律提出质疑。Stephens 等人提出银河系中
HCN J=1-0 的大部分亮度都是来自于分子云中弥散气体的亚热辐射而不是致密气体[71]

。在
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Fig. 1.— The SFR-Molecular Mass diagram for local molecular clouds. The solid symbols
indicate cloud masses above an extinction threshold of AK = 0.8 magnitudes (dense gas

masses) while open circles correspond to cloud masses above AK = 0.1 magnitudes (total
cloud masses). The parallel dashed lines are linear relations that indicate constant fractions
of dense (i.e., AK ≥ 0.8 magnitudes; n(H2) ≥ 104 cm−3) gas. The top line is the best linear

fit to the solid symbols and represents the case where all the gas measured is dense star
forming material. (see text).
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Fig. 2.— The SFR-Molecular Mass diagram for local molecular clouds and galaxies from the
Gao and Solomon (2004) sample. The solid symbols correspond to measurements of dense

cloud masses either from extinction observations of the galactic clouds or HCN observations
of the galaxies. The open symbols correspond to measurements of total cloud masses of the

same clouds and galaxies, either from extinction measurements for the galactic clouds or CO
observations for the galaxies. For the galaxies, pentagons represent the locations of normal

spirals, while the positions of starburst galaxies are represented by squares (LIRGS) and
inverted triangles (ULIRGS). Triangles represent high-z BzK galaxies. The star formation
rates for the Gao and Solomon galaxies have been adjusted upward by a factor of 2.7 to

match those of galactic clouds when extrapolated to local cloud masses. (see text).

图 4: 左边为分子云的恒星形成率与分子云质量的相关关系图像。实心黑点代表的是高密度气体，而空心的
圆圈代表的是低密度气体。三条虚线由上到下表示恒星形成效率为 100%、10%、1%。右边与左边类似，只
是结合了 Gao&Solomon 星系的数据。此图来自[65]

。

图 5: （左）致密气体的恒星形成效率。（右）分子气体的恒星形成效率。样本基于近邻分子云、银河平面云
子云、近邻星系和遥远星系。图片来自

[68]
。
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观测星系时，整个星系为一个整体，HCN 的光度不可避免的会包含来自弥散的气体的部分，
从而需要对 Wu 等人[61]

中发现的银河系内的大质量气体团块及延伸到其它星系线性关系提
出深层次的解释。最近其它一些工作也表明，HCN发射可能来自更弥散的区域，这些研究都
是针对太阳周边（延伸至猎户座云的距离）的云团进行的

[72] [73]
。Nguyen-Luong 等将这些结

果扩展到了 M17星云[74]
。随后 Evans等发现在较低密度（50-100 cm-3）中存在 HCN J=1-0

和 HCO+ J=1-0 的发射。大多数分子云中低密度区域占比较大，因此低密度区域可以主导
探针的总光度

[75]
。这些研究对致密气体探针的光度是否主要来自于致密气体提出了质疑。这

些研究挑战了 HCN、HCO+ 等常用的致密气体探针用来示踪致密气体质量的有效性，是有
待深入研究的课题。
此外，Mills等人[76]

使用 12m Mopra 望远镜和 Herschel Hi-GAL 中的数据，研究了银河
中心 HCN J=1-0 与致密气体质量之间的相关性，发现在单个分子云核心约 10 秒差距的尺
寸尺度上，HCN J=1-0 与致密气体质量有很好的相关性。然而个别云团显示出大约 0.75 个
数量级的偏差。偏差的原因可能是红外辐射抽运激发 HCN 分子发射以及 HCN 的自吸收等
影响到了 IR/HCN(1–0) 比值的变化。因此利用不同分子探针进行多谱线观测将是证明星系
中不同致密气体示踪剂一致性的一种方法。Li 等人[77]

通过多种致密气体探针（HCN J=1-0,
HCO+ J=1-0, HNC J=1-0 和 CS J=3-2）观测得到的致密气体探针光度与红外光度之间的
关系。使用了 IRAM 30 米望远镜对 70 个具有不同红外亮度的邻近星系源进行了 3 毫米和
2 毫米波段的观测。发现致密气体探针的亮度与红外光度之间存在紧密的线性相关性，不同
的致密气体探针在示踪分子气体时没有系统性差异。
与 HCN J=1-0、HCO+ J=1-0 等谱线相比，其对应的同位素分子谱线通常具有较低的

光深，因此能够追踪到更致密的气体。这是因为同位素分子的丰度较低并且有更高的激发
密度。Zhang 等人[78]

利用 APEX 12m 亚毫米波望远镜对 20 个近邻恒星形成星系进行的
HCN(4–3), HCO+(4–3) 和 CS(7–6) 多条分子谱线 (示踪气体密度高达 106 cm−3) 观测[] , 分
析发现这三条分子谱线的光度与红外光度之间均呈线性相关, 与 HCN(1–0) 和 CS(5–4) 分子
的观测结果一致

[]
。Liu 等人[79]

对银河系分子云、167 个近邻星系以及高红移恒星形成星系进
行的大样本 CO 多转动能级 (J=4–3–12–11) 谱线观测, 发现所有探测到的 9 条高转动能级
(J�4) CO 分子谱线光度与远红外光度之间均呈紧密线性相关[]

。Liu 等人[80]
对 146 个银河系

内恒星形成区使用分子探针 H13CO+ 和 H13CN的光度示踪致密气体质量。发现 H13CO+ 和
H13CN 所示踪的致密气体与恒星形成率之间依然存在线性关系。

5 总结与展望

对于恒星形成团块的物理性质，K-S 定律给出一条最经典、最显著的统计特性。它描述
了恒星形成率面密度 ΣSFR 与总气体面密度 Σgas (Σgas=ΣHI+ΣH2) 之间的经验关系。K-S 定
律对盘星系整体作平均，为后续研究提供了将气体发射和恒星形成活动联系到一起直接定量
的方法。此定律还可以扩展到遥远的不易观测的高红移星系，为星系演化和大尺度结构演化
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的理论模拟和计算奠定基础。然而对于致密气体探针的恒星形成定律线性关系的本质，目前
的研究还远没有给出清晰的描述。值得进一步探索的重点有以下两方面：

1. 致密气体探针所示踪的“致密”气体的定义，即致密气体的实际空间分布。研究发现常
用的致密气体探针（如：HCN J=1-0）可能大部分气体辐射光度来自分子云中弥散气
体的亚热辐射，这与它们示踪致密气体的假设相矛盾

[72] [73]
。Stephens 等人[71]

提出大质
量恒星形成团块的红外光度和致密气体探针 HCN 光度可能只占整个星系的很小一部
分，HCN 的发射主要来自于低质量恒星形成团块或亚热辐射。Evans 等人[75]

使用分子
探针 HCN (J=1-0) 和 HCO+(J=1-0) 对 6 个远距离（d∼3.5-10.4 kpc）的分子云进行
高分辨率的成图观测，发现在 Av∼8mg 阈值以下的气体所产生的光度占总光度很大一
部分，即发现探针 HCN 和 HCO+ 发射在较低的密度 n=50-100 cm−3 中存在，由于大
多数分子云中低密度的区域占比较大，低密度区域可以主导探针的总光度。在分子云
中不同的致密气体探针所示踪的气体结构是否相同，探针示踪的总气体光度有多少比
例来源于恒星成团形成的最小单元，即致密云核，有多少来自于弥散气体的亚热辐射？
目前的研究结果只是给出了较为表面、唯象层面的相关性。相关的研究工作虽然不多，
但足以让进一步研究致密气体探针所示踪的致密气体的定义。

2. 年轻恒星形成的反馈作用对气体空间分布的影响。来自周围恒星形成等活跃天体的
气体膨胀和辐射压力，会明显影响气体的空间分布。这些因素在不同的分子云区域
中各具特点，导致气体空间分布和恒星形成效率的复杂性

[81]
。高 CCH/H13CO+ 和

H13CN/H13CO+比值是光质离解区的良好探针
[81] [82]

。如图 6所示为分子云 G9.62+0.19
中 CCH/H13CO+ 和 H13CN/H13CO+ 的强度比图

[82]
。右下方的圆形轮廓线的部分称

为区域 B。区域 B 所包含的电离氢区把近似球形的分子云挤压成半球形，把另一半气
体电离或者驱散。并且电离氢区中的光解离区明显与分子云剩余部分及纤维状结构连
接在一起，表明了它们之间的相互作用。表明了年轻恒星的反馈对空间气体分布是有
影响的。Zhang 等人分析致密气体探针 CS J=2-1，以是否存在射电复合线 H40α 发射
（示踪 HII 区，即存在年轻恒星）为分类标准，研究早期形成的恒星是否会影响恒星形
成率

[83]
。如图 7(a) 所示，存在 H40α 发射恒星形成区的恒星形成定律呈亚线性，即有

较低的恒星形成率。图 (b) 为 Lbol/LCS 与银心距离的关系。存在 HII 区域的 Lbol/LCS

比没有 HII 区域有更高的比率。演化靠后的恒星形成区可能消耗了更多的气体，导致
较高的 Lbol-LCS 比率，并且 Lbol-LCS 并没有随着银河系环境的不同而发生改变。以上
可以看出，年轻恒星形成的反馈作用对气体空间分布是有影响的，但不同因素在不同
的分子云区域中各具特点，导致气体空间分布和恒星形成效率的复杂性，需要更多的
分辨率更高的数据对恒星形成反馈作用做进一步研究。

现在有更多新观测数据产生，如 1. Herschel Hi-GAL 是一个专门针对银河系内平面进
行的红外巡天项目，它利用赫歇尔空间望远镜的强大能力，对银河系内恒星形成区域进行了
前所未有的详细观测。Herschel Hi-GAL 项目通过观测银河系内平面的尘埃连续发射和分子
谱线，提供了关于恒星形成区域的物理状态（如温度、密度和化学组成）的详细信息。这些观
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图 6: 样本为分子云 G9.62+0.19，黑色的轮廓线代表的是 3mm 轮廓，区域 B 存在电离氢区。彩色强度代
表的是 (a) CCH/H13CO+ 和 (b) H13CN/H13CO+ 的强度图。此图来自

[82]
。
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图 7: (a) ATOMS 观测样本中致密气体探针 CS（J=2-1）的光度与红外光度的关系图。红色和绿色圆点分
别代表存在和不存在 H40α 发射的恒星形成区。红色线为线性拟合，斜率为 0.79，呈次线性。绿色线为线
性拟合，斜率为 0.98，呈近线性。(b) Lbol-LCS 与银心距离的关系。红色和绿色十字分别代表存在和不存在
H40α 发射的恒星形成区。红色和绿色虚线分别为 Lbol-LCS 的平均值

[83]
。

测结果对于验证和发展恒星形成理论，包括恒星形成定律，即恒星形成率与分子气体密度的
关系等，都具有重要意义。2. MALATANG 巡天项目[84]

使用东亚天文台 JCMT 15m 亚毫米
波望远镜对一批近邻恒星形成星系进行了 HCN J=4–3和 HCO+ J=4–3的成图观测,覆盖范
围可达星系光学半径的约 50%. MALATANG 是目前国际上首次进行星系大样本系统性成
图观测高转动能级致密分子的项目, 结合相关的分子、原子气体数据以及射电连续谱、红外
光谱以及 X 射线辐射等多波段数据, 这将为恒星形成的相关研究, 如致密分子气体激发、恒
星形成及其反馈, 尤其是致密气体与恒星形成定律的研究, 提供一个非常独特的观测数据资
料库。3. 观测项目 ATOMS[82]

使用世界最大的毫米波观测阵列 ALMA 获得了银河系内 146
个恒星形成区不同分子探针，如 HCO+, HCN, H13CO+, CS, H13CN 等高分辨率的观测，此
外还有射电复合线 H40α 和 3mm 连续谱的观测。ATOMS 源是一个多样化的样本，在银河
系中的空间分布广泛，适合统计研究不同物理条件下的恒星形成过程。ATOMS 观测项目提
供大样本、高分辨率的气体成图，可以直接开展致密气体探针的研究。这些观测项目对进一
步研究致密气体探针所示踪的致密气体定义、恒星形成效率、年轻恒星形成的反馈作用及致
密气体恒星形成定律线性现象的解释有重要作用。
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A Review of the Laws of Star Formation

Zhang Chao1, 2, 3

(1. Taiyuan Normal University, Shanxi Taiyuan, 030619; 2. Institute of Computational and Applied
Physics, Taiyuan Normal University, Jinzhong 030619, Shanxi, China; 3. Shanxi Key Laboratory for
Intelligent Optimization Computing and Blockchain Technology, Jinzhong 030619, Shanxi, China)

Abstract: The physical environment of molecular clouds has a very important impact on
the star formation rate, and understanding star formation is of great help to the formation
of planets and the evolution of galaxies. This paper mainly reviews the relationship between
star formation and gas in the Milky Way and the other galaxies in the past decade (that
is, star formation law). In order to understand the nature of star formation; understand
whether there is any necessary connection between star formation and gas, and whether
stars are forming in a unified way. This article focuses on the relationship between dense
gas and star formation rate from the galactic level to the individual molecular cloud level.
At the same time, the composition of the interstellar medium and the method of measuring
the density and star formation rate of the interstellar medium are also introduced.

Key words: star formation law, massive star formation, star formation efficiency
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