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银河系数值模拟研究现状
刘威 1,2，邵实 1,2，谷青 1，高亮 1,2

(1. 中国科学院 国家天文台 计算天体物理重点实验室，北京 100101； 2. 中国科学院大学 天文与空间科学
学院，北京 100049；

摘要：标准宇宙学模型是解释和预测大尺度结构形成和演化最成功的模型之一。然而，在小尺度
上仍然存在多方面的挑战。近几十年来，基于标准宇宙学模型的数值模拟不断加深人们对宇宙结
构和星系形成的理解，成为连接理论研究和观测数据的桥梁。银河系作为人们最熟悉和详细观测
的星系之一，为研究星系形成和演化历史提供了宝贵的样本。这篇文章回顾了近十几年来银河系
数值模拟的研究进展。首先介绍了大尺度结构的宇宙学背景和 N体模拟的数值技术，探讨了星系
形成的理论模型和流体动力学模拟方法，详细讨论了影响星系演化的主要重子物理机制及其数值
化的亚网格模型。随后重点介绍了模拟银河系的放大模拟技术和一些流行的银河系模拟项目，以
及利用银河系模拟缓解小尺度问题的研究现状。最后对银河系模拟的前景进行了总结和展望。
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1 引 言

随着观测设备的升级和观测技术的革新，更加细微的宇宙结构和现象不断深化我们对宇
宙的认知。这些观测数据挑战着现有的理论模型，要求其更加准确和全面地解释观测结果。
数值模拟作为宇宙学理论研究的主要工具，在近几十年来随着计算机算力的提升得到了快速
发展，为我们深入研究宇宙演化和星系形成提供了强有力支持，连接了现代观测与理论研究。
然而，尽管数值模拟在大尺度研究上取得了显著进展，但在不到 1Mpc 的星系和卫星星系小
尺度上，仍有一些挑战和难题亟需解决

[1, 2]
。这不仅需要在观测上捕捉小尺度的结构特征和

演化过程，也需要利用更高分辨率的数值模拟和更精细的星系形成模型描述星系和卫星星系
内部的细微结构和动力学状态，以更全面地理解宇宙中这些重要结构的形成和演化历史。
银河系作为我们最为熟悉和详细观测的星系之一，对于理解星系形成和演化过程提供了

重要的样本，其在宇宙学研究中具有独特的重要性。银河系的结构、动力学以及成分均有着
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较为完整的观测数据，将银河系的数值模拟结果与观测数据进行比较是验证星系形成理论
模型的重要手段之一，能够深化对银河系和其他星系形成演化过程的认识，以及有效限制暗
物质性质。例如，对银河系星系盘旋转曲线的观测，为暗物质的存在提供了重要证据，由可
观测重子物质推测的旋转曲线，与实际观测的旋转曲线之间存在巨大差异，这说明除了重子
物质，星系内还存在不可观测的物质，即暗物质。目前，银河系模拟的主要研究问题包括：
1）“消失的卫星星系”问题（missing satellite problem）：观测到的卫星星系数量明显少于标
准模型的预测；2）“卫星星系平面”问题（plane of satellite problem）：卫星星系空间分布
的各向异性问题——观测到的银河系卫星星系分布近似在同一平面且轨道高度一致，而标准
模型预测这种现象出现的概率极低；3）“核-尖峰”问题（core-cusp problem）：标准模型预
测的矮星系中心密度是陡峭的尖峰，而观测上是平坦的核球；4）“大而不倒”问题（too big
to fail problem）：标准模型预测的卫星星系质量比观测到的要大得多。
本文综述了银河系数值模拟的最新进展。第二章主要介绍数值模拟的宇宙学背景，即宇

宙大尺度结构的形成和演化（第 2.1 节），和数值模拟处理大尺度结构的 N 体模拟方法（第
2.2 节）；第三章系统阐述星系形成的基本原理（第 3.1 节），模拟星系形成所采用的流体力
学模拟技术（第 3.2 节），以及影响星系形成的演化最主要的物理过程和流行的亚网格模型
（第 3.3 节）。第四章重点介绍了对特定感兴趣的天体进行放大模拟的流程（第 4.1 节），和常
见的用于银河系流体模拟的项目（第 4.2 节），在这之后文章讨论了利用银河系模拟研究小
尺度挑战的最新进展（第 4.3 节）。第五章对全文做出总结和展望银河系数值模拟的前景。

2 宇宙大尺度结构与 N 体模拟

2.1 宇宙大尺度结构
现代宇宙学的理论框架构建在宇宙学原理和广义相对论基础之上。宇宙学原理说的是宇

宙在大尺度上是均匀的和各向同性的；广义相对论认为宇宙的时空结构由其中的物质和能量
决定，即“物质告诉时空如何弯曲，时空告诉物质如何运动”À。现代宇宙学中最广泛接受的
标准模型是宇宙学常数冷暗物质模型 ΛCDM（Cosmological Constant-Cold Dark Matter），
该模型认为宇宙诞生于温度和密度无限高的奇点态，原初量子涨落导致物质密度分布出现扰
动，这些扰动通过暴涨迅速扩展到宏观尺度，成为结构形成的种子。在引力不稳定性作用下，
密度高的区域逐渐吸积低密度区域的物质，变得越来越致密，而低密区成为空洞，最终形成
今天网状的大尺度结构。

ÀJohn A. Wheeler 在其自传 Geons, Black Holes, And Quantum Foam 一书中写道：“Spacetime tells matter how
to move; matter tells spacetime how to curves.”
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弗里德曼方程(1)描述了宇宙如何随时间演化，是标准宇宙学模型的基本方程。(
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其中 a 是尺度因子，表示宇宙空间尺度相对当前宇宙尺度的大小，ρ 和 P 分别是宇宙中物
质的能量密度和压强，G 是引力常数，Λ 是宇宙学常数。现代宇宙学观测数据表明宇宙极有
可能是平坦的

[3–8]
，即 K = 0。今天的宇宙包含三种成分，其中重子物质组成可观测的星系

和星系际介质，约占总成分的 5%，暗物质主导宇宙大尺度结构的演化，构成整个宇宙结构
的骨架——宇宙网，占总能量的 27%，剩下的约占 68% 的暗能量则是宇宙加速膨胀的原因，
在 ΛCDM 中被简单视为宇宙学常数。随着宇宙不断演化，不同的能量成分主导着宇宙的不
同时期，见图1，在红移 z < zeq ≃ 3500 时，物质逐渐主导宇宙演化进程，形成今天的大尺
度结构，直到 z ≃ 0.5 时，距今约50亿年，暗能量开始驱动宇宙加速膨胀。

图 1 辐射、物质、暗能量的能量密度随红移演化，阴影部分表示暗能量的状态方程系数 w = −1±0.2。
[9]

在物质主导早期，物质可视为非相对论性的理想流体，考虑宇宙膨胀效应，定义共动坐
标 x = r/a(t)，其时间演化由连续性方程(2)、欧拉方程(3)和泊松方程(4)共同描述：
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其中，∇ 表示对共动坐标 x 的微分算子，ρ̄ 是宇宙平均质量密度，v 是共动速度，P 是压
强，Φ 是共动坐标下的引力势，ρ̄ 是宇宙平均密度。这一时期的密度场相对平均密度起伏较
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小，可以通过线性近似研究宇宙的演化，在一阶线性近似下，即 ρ = ρ̄(1 + δ)，这里 δ 为密
度扰动，可得其演化规律：

δ(x, t) = D±(t)δ(x) (5)

其中 D±(t) 是密度扰动的增长因子和衰减因子。由于衰减模式的密度扰动随宇宙膨胀迅速
消失，若只考虑增长模式，(5)式说明在线性演化阶段，密度扰动随时间的演化是自相似的，
即在共动坐标下保持形状不变，但幅度不断增长。
一旦密度涨落 δ ∼ 1，线性演化不再适用，演化过程进入非线性阶段，此时高密区的物

质开始不断聚集成团。这一阶段的演化十分复杂，在早期可以通过近似得到几个应用较广的
简化模型，例如球对称坍缩模型和泽尔多维奇模型。当暗物质系统达到一个非线性的准平衡
态，形成最初的小暗物质晕（暗晕）。这些暗晕通过不断的吸积周围的物质和与其他暗晕并
合形成更大的暗晕，质量可达到 1010M⊙ 以上。在并合过程中，有一些稍大的暗晕在并合后
没有被潮汐力瓦解，而是继续以相对引力束缚的团块存在于大的暗晕中，称为子暗晕。暗晕
并合历史可以很好地用并合树来描述，图2展示大质量暗晕如何通过并合获得质量和子暗晕，
左侧表示并合树的主枝，右侧则表示含有子暗晕的子暗晕。暗物质通过这种“由小变大”，“自
下而上”的增长方式，最终形成今天大尺度结构的骨架，这就是结构形成的等级成团模型。
关于暗晕和子暗晕的相关内容可参考综述[11]，这里不再详细赘述。

图 2 并合树，暗物质晕及其子暗物质晕。
[10]

2.2 N 体模拟
当物质进入非线性演化阶段，结构形成和演化会变得异常复杂，难以用解析的方法来精

确的描述。因此数值模拟在理解宇宙大尺度结构及其演化上起着至关重要的作用。Angulo等
人

[12]
系统地介绍了对宇宙大尺度结构的暗物质模拟，包括数值方法、初始条件、其他暗物质

候选体以及联系模拟与观测的统计方法。考虑到暗物质基本只受引力相互作用，N 体模拟将
暗物质密度场离散化为非碰撞性粒子，赋予暗物质粒子质量和初始速度，通过追踪粒子的运
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图 3 二维情况的质量分配方案示意图。上图中红点为原始粒子，下面三图为不同分配方案粒子在格点上
的分配，颜色深浅表示各格点分配到的质量份额多少。

动轨迹来描述暗物质的演化过程。考虑背景宇宙膨胀效果，单个暗物质粒子的运动方程可表
示为：

dv
dt +

ȧ

a
v =

g

a
(6)

这里，尺度因子 a 的演化可通过弗里德曼方程(1)给出，g = −∇Φ 是单位质量粒子受到的
引力，Φ 可通过泊松方程(4)求得，这是求解粒子运动方程的关键。冯珑珑等人[13]

和唐林等
人

[14]
对求解 N 体问题做了详细描述，这里仅作简单介绍。

• 直解求和法是利用牛顿万有引力公式求得每一粒子受到其他粒子的引力和，即 gi =∑
j ̸=i

Gmjrij/r
3
ij，其中，mj 是粒子 j 的质量，rij 是粒子 i 到粒子 j 之间的位置矢量。

这种方法在粒子交会时会导致显著的二体散射效应，一般需要引入软化长度 ϵ 来平滑粒
子运动，例如普卢默形式：gi =

∑
j ̸=i

Gmjrij/(r
2
ij + ϵ2)3/2，使其更接近真实情况。直解求

和法计算精确度高，不过受限于其庞大的计算量 O(N2)，只适合于小规模的计算。
• 粒子网格方法[15]

则具有更快的计算效率，复杂度为 O(N logN)，N 是网格数。该方法首
先将空间网格化，通过特定的分配方案，例如 NGP（nearest grid point）、CIC（cloud in
cell）和 TSC（triangular shaped cloud），将粒子质量分配到网格的不同格点上，如图3，
在格点上求解傅里叶空间的泊松方程 k2Φ̃(k) = 4πGρ̃(k)，通过傅里叶逆变换求得实空间
的引力势，再利用有限差分近似获得格点上的引力，最后采用同样的分配方案将格点上的
引力分配给粒子。粒子网格方法不足以应对大量粒子聚集的情况，一种改进的方法是自适
应网格细化，通过密度场自动调节网格尺度，而非采用固定网格尺度，这种方法被多种模
拟程序应用

[16, 17]
。
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• 分层树方法[18]
利用八叉树将空间逐层分成小块，直至每一小块最多包含一个粒子，形成

树的层级结构。如图4，如果某一层的节点满足设定的判据条件 r/d < θc，这里 r 是节点
的尺度，d 是节点质心到受力粒子距离，θc 是精度参数，称为开度角（opening angle），则
将该节点内的粒子组合粒子簇共同计算对受力粒子的引力，通过遍历树结构来计算整个
空间对粒子的引力。该方法的优点是调节展开的层级数和开度角来控制计算误差，复杂度
为 O(N logN)。

• 快速多极方法[19, 20]
是分层树方法的拓展，进一步将复杂度降低到 O(N)，通过引力势的多

极展开，将粒子作用一层一层聚合到节点上，然后将节点的作用转移到另一节点，再通过
节点传递给受力粒子。该方法相比分层树方法一般需要更高阶的展开以达到相同的精确
度。PKDGRAV3 程序[21]

采用了该方法计算了 2 万亿个粒子的引力。

由于不同方法在距离上精度的差异，在实际应用中往往是将引力分解为短程力和长程
力，即 Φ = Φnear +Φfar，采用不种方法分别计算引力以平衡精确度和计算量。例如，Springel
在 2005 年结合分层树方法和粒子网格方法推出模拟程序 GADGET2[22]

，在更近邻的区域则
采用直接求和法，GADGET4[23]

则是采用了快速多极方法和粒子网格方法的混合方法。

图 4 二维情况的分层树方法和快速多极方法示意图。左图：红色部分表示分层树方法，大红点表示该节
点的质心，节点的尺寸为 r，质心到受力粒子的距离为 d，该节点对该受力粒子的开度角为 θ = r/d。
蓝色部分表示快速多极方法，蓝点表示该节点质心，节点内粒子通过质心传递作用力到其他节点。绿
色部分对应右图中的树结构。右图：左图中绿色部分的树结构。白点表示父节点，黑点为叶节点，每
一个叶节点表示一个粒子。
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3 星系形成与流体模拟

3.1 星系形成
星系形成的主流框架是 White 和 Rees[24]

提出来的两段论。在第一阶段，暗物质成分首
先在引力作用下聚集成团，形成暗晕；第二个阶段，暗晕不断吸积周围的气体，这些气体在
暗晕产生的引力势阱中快速冷却，当压强降低到不足以支撑引力时开始落入暗晕中心，变成
旋转支撑的气体云，这些气体云在引力作用下进一步形成原始星系。原始星系的质量通常很
小，大约几百万太阳质量，单纯通过吸积周围的气体和尘埃很难形成观测到的大质量的星系。
这些小质量的原始星系在引力作用下逐渐聚拢，最终碰撞合并成一个更大质量的星系。当暗
晕并合时，大质量星系成为新暗晕的中心星系，其他的小质量星系成为围绕暗晕中心旋转的
卫星星系。由于动力学摩擦，卫星星系可能逐渐失去能量和角动量，掉入暗晕中心，与中心
星系并合。
两段论可以很好解释观测到的星系类型，当同样大小的漩涡星系并合时，其结果可

能是一个椭圆星系，因为其漩涡结构容易被碰撞摧毁，而如果是一个大漩涡星系并合一个
小的矮星系，其结果可能仅仅是形成一个较大的漩涡星系，与原始形状几乎一样。在星系演
化过程中，存在诸多物理效应影响星系的形态和尺度关系，这些机制包括恒星演化和反馈，
金属增丰，辐射转移，大质量黑洞和类星体反馈等。Fall 和 Efstathiou[25]

在此基础上引入角
动量解释了盘星系的形成过程和观测特征。White 和 Frenk[26]

进一步总结了等级成团机制下
星系形成的过程，发现辐射冷却、恒星形成过程及反馈对星系形成和恒星形成率具有显著影
响，并且通过分析星系的光度函数，大致重现了星系和星系团的特征光度和星系性质之间的
关系。

3.2 流体动力学模拟
由于 N 体模拟仅适用求解非碰撞性粒子的引力作用，并不能解析星系形成和演化过程

中复杂的重子物理过程，一般需要在 N 体模拟基础上引入重子物质，通过流体动力学模拟
以重构星系形成与演化的过程。重子物质绝大部分是气体，由氢元素和氦元素组成，在流体
模拟中通常将其处理成非粘性的理想气体，由连续性方程(2)、欧拉方程(3)和热力学第一定
律(7)共同描述其演化过程：

∂

∂t
(ρu) +

1

a
v · ∇ (ρu) = − (ρu+ P )

(
1

a
∇ · v + 3

ȧ

a

)
(7)

其中，u 是单位质量的内能。理想气体状态方程为：P = (γ − 1) ρu，γ 为绝热指数，对单原
子气体，γ 取 5/3。
在流体模拟中求解上述方程的方法分为两类，一类是以网格为基础的欧拉方法，另一个

则是以平滑粒子动力学方法
[27–30]

（smoothed particle hydrodynamics，SPH）为代表的拉格
朗日方法。图5表示欧拉方法和拉格朗日方法在两个相邻时间步的差异。
欧拉方法采用有限体积方法将整个空间分割成细小的网格，流体的性质由网格上的物理
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图 5 欧拉方法和拉格朗日方法在两个相邻时间步示意图。左侧两图表示欧拉方法，右侧表示拉格朗日方

法。
[30]

量表示，流体动力学方程则是通过有限差分方法计算。流体动力学方程通常可表示为:
∂q

∂t
+∇ · F = 0 (8)

其中，q 用以表示质量密度 ρ，动量密度 ρv 和总能量密度 ρu，F 是对应的流量密度。对上
式应用有限差分可得下一时间步的物理量为：

q(n, t+∆t) = q(n, t) +
∆t

∆x

∑
k=x,y,z

[Fk(n+ 1/2, t)− Fk(n− 1/2, t)] (9)

这里，n = (n1, n2, n3) 是网格坐标，n ± 1/2 表示网格边界，∆t 和 ∆x 分别是时间步长
和网格尺度。从上式可见获得下一时间步的物理量 q(n, t + ∆t) 的关键是已知网格边界
处的流量密度 F (n ± 1/2, t)。一种简单的方法是采用相邻网格的中值，即 F (n + 1/2) =

[F (n+ 1) + F (n)] /2。但由于气体在被吸积过程中的速度极易超过声速而产生激波，一些物
理量诸如密度和温度在分界处出现断层，采用中值会出现不稳定的结果。一种处理方法是引
入人工黏度来处理激波

[31]
，这种方法的处理精度并不高且可能引入额外的数值误差，另一种

更广泛应用的方法是利用分段抛物线方法
[32]
（piecewise parabolic method，PPM）在相邻的

网格插值来重构流体场。另一方面，由于重子物理涉及的空间尺度非常广，单一的网格并不
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能满足对分辨率的要求，自适应网格细化方法
[33, 34]

被应用到宇宙学模拟中。该方法可以根据
区域密度调节网格分辨率，保证计算精度的同时节省计算资源，成为采用欧拉方法求解流体
动力学方程的主流方法，应用广泛的程序包括 RAMSES[17]

和 ART[35]
。Trac 和 Pen[36]

对天
体物理学中计算流体动力学的欧拉方法做出了详细梳理。
拉格朗日方法是以粒子描述流体的一种无网格方法，最常用的是平滑粒子动力学方法。

该方法通过蒙特卡罗随机采样用以示踪的流体粒子质量元，跟随示踪粒子的运动获取物理量
的变化，因此可以和 N 体方法很方便的结合，即使在没有人工黏度的情况下，守恒定律也可
以得到满足。此外，由于分辨率随粒子质量自动调节，在高密度区具有很好的分辨率，不过
在激波处引入人工黏度会抑制湍流的形成并导致精度和分辨率的下降。SPH 方法对附近的
粒子使用平滑内核来获得动力学物理量，对某一物理量 A(r)，有：

⟨A(r)⟩ =
∫

d3r′A(r′)W (r − r′, h) (10)

其中，W (r− r′, h) 是光滑内核函数，h 是光滑长度。假设我们已知示踪粒子 j 的物理量 Aj，
对上式做离散化处理：

⟨A(r)⟩ =
∑
j

mj

ρj
AjW (r − rj , h) (11)

其中，mj 和 ρj 分别是粒子 j 的质量和密度。特别地，令 A(r) = ρ(r)，有 ⟨ρ(r)⟩ =∑
j mjW (r − rj , h)，可通过示踪粒子的坐标和质量确定密度场。在一般情况下，平滑长

度 h 可以是粒子和时间的函数，即 h = hi(t)，确定平滑函数的依据是示踪粒子的邻域数密
度，例如选择包含确定粒子数的半径，不过计算成本比较高，往往在某一范围内浮动。平滑
长度的可调节性意味着空间分辨率可根据情况调节，也正是 SPH方法的一个优点。不过，传
统的方法依然存在一些问题，例如对激波和不连续性过度光滑，数值收敛较慢。Bauer[37]

发现
SPH 方法对梯度的计算容易出现较大的误差，导致在亚音速区湍流出现错误的结果。Agertz
等人

[38]
在对 SPH 方法和欧拉方法的对比研究中发现 SPH 几乎不能解析和处理气体的动

力学不稳定性。为此，Beck[39]
采用了人工热耗散、含时人工黏度和高阶光滑函数等方法解

处理该问题。Hopkins[40]
则提出一种新的压强-熵公式（Pressure–entropy formulation），可

以同时保持能量和熵守恒，来解析不稳定性。这种新 P-SPH 方法被很多模拟程序广泛应
用

[41–43]
。SPH 方法是宇宙学流体模拟中十分流行的方法，被广泛应用在模拟程序中，包括

GADGET[22, 23]
、GASOLINE[44, 45]

和 CHANGA[46]
等。关于 SPH 方法的详细原理及其在天

体物理中应用可以参考文献[29]和[30]。
由于欧拉方法和拉格朗日在处理流体问题时各有所长和不足，将两种方法结合起来的联

合方法被发展出来。以 AREPO程序[47, 48]
为代表的移动网格方法

[49]
，不仅具有欧拉方法在准

确处理激波和流体不稳定问题上的优点，同时还可以像拉格朗日方法一样调节空间分辨率和
满足物理守恒率。该方法采用沃罗诺伊镶嵌（Voronoi tessellation）填充空间，如图6，粒子可
以自由移动，并随着粒子的运动不断改变网格的形状，能够更好地追踪流体的运动，从而减
少数值扩散和平流误差以及改进对接触不连续性的处理。Duffell[50]

和 Vandenbroucke[51]
先后

采用此类方法应用在宇宙学模拟程序中。Hopkins[52]
首次将无网格有限质量 (meshless finite-
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mass) 和无网格有限体积 (meshless finite-volume) 的方法引入星系形成的数值模拟，并将其
应用在 GIZMO 代码中。该方法对每个粒子设置特定的光滑内核函数 W (x− xi, h(x)) 将空
间分割，以形成一种光滑边界的沃罗诺伊镶嵌，如图7，通过对每个粒子或单元的体积进行
积分来求解流体方程。该方法相比传统的 SPH 更好地捕获混合流不稳定性，大大减少数值
粘性效应，在计算亚音速流的演化和激波时也更准确，相比固定网格的欧拉方法，具有自动
持续调节分辨率，减少平流误差和满足守恒率等优点。

图 6 二维情况下周期性条件的沃罗诺伊和德劳内镶嵌示意图。左图表示 64 个离散点的沃罗诺伊镶嵌，中
图表示对应的德劳内镶嵌，右图同时展示了两种镶嵌，实线表示沃罗诺伊镶嵌，虚线表示德劳内镶
嵌。

[48]

图 7 三种不同方法的周期性条件的空间分割示意图，黑色圆圈表示粒子，不同颜色表示粒子的空间。左
图表示无网格有限体积和有限质量方法，通过在每一粒子上设置光滑内核函数得到相应的粒子空间。
中图表示移动网格方法，分割的粒子空间边界清晰。右图表示 SPH 方法，空间分割以粒子为中心。
[52]
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3.3 重子物理机制
宇宙学数值模拟的一个关键目标是重现观测星系的性质。星系的性质是诸多的天体物理

过程共同作用的结果，这些物理过程包括气体冷却、星际介质、恒星形成、超新星反馈、活
动星系核反馈、化学演化等等。由于数值模拟的分辨率有限，无法直接模拟这些过程，通常
使用亚网格模型对其进行建模。常见的亚网格模型包括 EAGLE 模型[53, 54]

，IllustrisTNG 模
型

[55–57]
、FIRE[58–60]

模型和 SIMBA 模型[61]
。这些模型通常都需要观测数据来校准参数以满

足真实星系的特征，最基本的观测限制是通过星系的恒星质量函数来调节恒星形成效率，以
及黑洞和恒星质量关系来调节活动星系核反馈效率，其他的限制包括星系大小，热气体质量
分数等等

[62–64]
。不同模型通常需要通过未校准的且易观测的星系性质进行比较，例如星系的

颜色分布、尺度关系和星系际介质的各种性质
[65]
。Wright 等人[66]

对 EAGLE，IllustrisTNG
和 SIMBA 模拟的重子循环进行比较，通过分析中心星系内部和周围的气体流的强度，指出
尽管模拟都能在 z ∼ 0 得到大体一致的恒星质量含量和恒星形成率，但这种一致性由不同的
物理原因产生。
气体冷却 气体冷却是星系形成的关键。气体在掉进暗晕的过程中，势能转化为动能，

速度和压强不断增大，导致热气体不再继续塌缩。随后这些气体主要通过碰撞激发和电离、
轫致辐射、逆康普顿散射等二体辐射过程逐渐耗散内能而冷却，对于完全球对称气体晕，在
半径 r 出的冷却时标为：

tcool =
3µmpkBT

2ρg (r) Λ (T, Z)
(12)

其中，µmp 是平均分子质量，kB 是玻尔兹曼常数，T 是气体温度，ρg (r) 是气体径向密度轮
廓，Λ (T,Z) 是冷却函数，包括各种冷却机制，一般与温度和金属丰度相关。在宇宙学模拟
中，通常假设气体整体上是光学薄的并处于电离平衡态

[53, 67–69]
，这在后再电离时期是很好的

近似。不过 Puchwein 等人[70]
、Oppenheimer 等人[71, 72]

和 Bieri 等人[73]
也研究了非电离平衡

态中多相星系际介质。一些模型如 TNG 和 FIRE 也考虑致密气体的自屏蔽效应，背景辐射
不易进入气体内部，这使得气体冷却得更快。不同的模型采用不同方式计算冷却函数来调控
冷却效率，例如 FIRE-2[59]

考虑了 13 种冷却机制，包括低温区分子冷却和宇宙射线对气体
冷却的影响，分别得到他们的冷却函数，可计算的温度范围从 10K 到 1010K，在 FIRE-3 模
型

[60]
对冷相的分子气体建模更加详细。当气体中金属元素不断增多，由重元素粒子被星系辐

射场所激发的金属线冷却在温度 105K ≤ T ≤ 107K 的气体种占主导作用。EAGLE 采用了
Wiersma 等人[74]

的辐射冷却模型，利用光电离软件包 CLOUDY 分别计算 11 种化学元素的
冷却函数，Illustris 模型[56, 75]

则认为单个元素的冷却存在较大的不确定性而直接基于太阳气
体成分总体计算金属线冷却，原初气体冷却通过电离方程直接计算，后续的 TNG 模型仍旧
采用这种方法。
恒星形成 恒星形成是星系形成最重要的过程。当外围的气体逐渐冷却掉入暗晕中心，

形成巨大的致密分子云，在引力不稳定性作用下，这些冷的分子云碎裂形成较小的致密内核，
进一步塌缩形成恒星。对近域宇宙的观测发现只有大约 1% 的冷的分子气体形成恒星[76–80]

，
即使在星系的动力学时间内也仅有 ∼ 2% 的气体云会变成恒星[81]

。在数值模拟中，由于缺
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乏足够的分辨率对不同相态的星际介质和恒星形成过程详细建模，通常根据初始恒星质量函
数通过随机抽样的方法将一部分气体转换成无碰撞的恒星粒子，组成具有相同金属丰度共
同演化的星族。尽管大多数模型 (如 EAGLE，TNG) 设置气体密度阈值作为开启恒星形成
的钥匙，但不同亚网格模型对气体形成恒星的条件也不尽相同，例如 FIRE-2 模型设置了四
条气体形成恒星的判据，包括自引性（在自身引力作用下塌缩）、自屏蔽性、金斯不稳定性
和高密性，FIRE-3 则减少到三条，将自屏蔽性和高密性合并成聚合流，即正在恒星形成的
气体应当向内聚集，FLAMINGO 模型[68]

则将气体的密度，过密度和压强作为恒星形成的条
件。恒星形成率一般通过肯尼科特-施密特定律 ρ̇⋆ = ϵρgas/tff 计算，其中 ρgas 是气体密度，
tff 是气体自由下落时间，ϵ 是气体转换效率，通常根据模拟中恒星形成条件和观测结果设为
0.01− 1

[59, 61, 82, 83]
。由于气体转换效率会对长期的恒星形成历史造成影响，在实际应用中不

同的模型通常采用其他方法以满足肯尼科特-施密特定律，例如 EAGLE 模型将恒星形成率
依赖于压强而不是密度，TNG 则是采用 Springel 等人[82]

提出的模型，使用有效状态方程分
析星际介质的温度和密度的关系。
恒星反馈 恒星和周围气体的相互作用是调节恒星形成的主要手段。恒星反馈主要包含

两个阶段，第一阶段是恒星演化过程中来自年轻的大质量恒星的光致电离等效应和 AGB 产
生的恒星风导致持续的质量损失

[84]
，另一阶段是在恒星生命末期，通过超新星爆发将大量能

量动量和重金属元素反馈到周围的星际空间，提高星际介质的金属丰度和调节气体的恒星形
成。对第一阶段，大质量恒星（m > 13M⊙）一般以核心坍缩超新星向星际介质返还大部分
质量，小质量恒星则通过 AGB 恒星风的方式。质量损失量通常是恒星年龄和金属丰度的函
数，恒星风携带一部分质量、动量和金属发射到恒星粒子周围的气体元胞中。EAGLE 模型
根据气体到恒星粒子的距离来决定气体分配到的恒星质量损失的份额，动量和能量则是通过
调整气体粒子的速度和熵来确保守恒，FIRE-2 模型采用了和流体模拟中相同的粒子交互面
来定义权重，从而计算不同气体粒子得到的质量和动量，TNG 模型则是通过定义恒星回收
率 frec(m,Z) 作为恒星粒子返还到星际介质的质量比例，计算返还总质量和不同金属元素质
量。
在超新星反馈阶段，亚网格模型通常以热能或动能的形式将大量能量转移给周围的气

体。以热能形式反馈的模型如 EAGLE 将能量直接随机赋予给周围的气体粒子，当气体粒
子接收到反馈的能量时，气体温度相应升高，这种方法可以自由调节气体粒子被加热的概
率 fth 来避免过度冷却导致能量分布过于均匀。另一种以动能形式反馈的方法由 Springel 等
人

[82]
发展，并应用在 TNG 模型中，该方法通过星系风将能量扩散出去，这个过程中星系风

粒子不再受动力学相互作用，当星系风粒子密度过低或者经过足够的时间，星系风粒子就会
并入所在的气体粒子，完成反馈作用。质量负荷系数 η ≡ Ṁwind/Ṁ⋆ 和星系风速度 vwind 共
同决定了多少周围的气体被影响以及影响的程度，星系风的速度由局域暗物质的速度弥散决
定，同时设置最小速度，星系风的能量则由正在形成恒星的气体元胞的金属丰度决定，使金
属丰度高的气体元胞的星系风能量更低。TNG 模型中的星系风粒子同时携带一部分热能在
行进中耗散掉，能够有效避免非物理性的恒星形成，从而影响星系分恒星质量成分。这种方
法也被 SIMBA 模拟[61]

和 ASTRID 模拟[43]
所采用。FIRE-2 模型不同于上述集中处理大量
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超新星反馈的方式，而是通过概率确定超新星事件在某一时间步内是否发生，超新星反馈的
质量，金属质量，能量和动量则利用精确守恒的算法各向同性地分布到周围。同时 FIRE-2
模型考虑了恒星光度对气体的电离与加热效应以及光压作用。
活动星系核反馈 观测已经在大质量星系和盘星系中心发现了超大质量黑洞

[85, 86]
。黑洞

通过吸积将大量能量和物质转变成高能辐射、高速射流和喷流并传播到周围几兆秒差距的区
域，这个吸积整体就是活动星系核（active galactic nuclei，AGN）[87]

。活动星系核反馈是活
动星系核向周围气体抛射大量高能物质和能量，加热周围的气体并将气体驱离出星系，进而
影响黑洞的后续吸积过程，调节恒星形成和星系的演化过程

[88]
。由于超大质量黑洞的起源尚

未理解，数值模拟通常在质量 ≳ 1010 − 1011M⊙ 的暗物质晕中设置 104 − 105M⊙ 的黑洞种
子，种子通过不断从周围气体中吸积质量进而演化成大质量黑洞。黑洞的吸积率通常为爱丁
顿上限的邦迪–霍伊尔吸积率:

ṀBH =
4πG2M2

BHρ

(c2s + v2rel)
3/2

(13)

其中 ρ 和 cs 分别是气体密度和声速，vrel 是气体相对黑洞的速度。黑洞另一种质量增长的
方式是并合，当两个黑洞足够近，通常为黑洞的光滑长度，就会合而为一形成更大质量的黑
洞，在数值模拟中黑洞并合是瞬时完成的，一般也不考虑其相对论效应。
活动星系核反馈主要有两种模式，分别是类星体模式和射电模式

[87, 89]
，如图8。类星体

模式主要通过黑洞吸积盘发出的高能辐射加热和电离周围的气体，其辐射的能量通常于吸积
率成正比：Ė = ϵfϵrṀBHc

2，这里 ϵf 是辐射能量沉积到周围气体的效率，ϵr 是吸积盘的辐射
效率；射电模式则是由高能相对论性射流粒子和气体相互作用，其动能比活动星系核的辐射
能量高数个量级，甚至能将气体驱离星系，对调节大质量星系的恒星形成具有重要作用。在
亚网格模型中，EAGLE 模型应用的是类星体模式，辐射的能量随机分配给周围的气体粒子，
而 FIRE-3 模型主要采用射电模式，对非相对论的反馈，外向流带有质量能量和动量以特定
发射速度从吸积盘发射到周围气体，相对论性的射流被当作是宇宙射线，其能量为黑洞吸积
质量的千分之一。TNG 模型则同时两种模式的反馈，在低吸积率状态，活动星系核反馈采
用的是射电模式，通过黑洞驱动风将能量动量随机反馈给某一方向的气体，而在高吸积率的
类星体模式加热周围气体。此外，活动星系核作为一种强电离辐射源，其周围的辐射场与均
匀宇宙学背景辐射不同，活动星系核反馈的辐射模式通过辐射转移加热和电离远处的气体，
Illutris[56, 75]

和 FIRE-3 模型均考虑了该影响。

4 银河系模拟

4.1 放大模拟
宇宙学数值模拟面临的一大挑战就是很难完全覆盖从1kpc 尺度上的星系盘动力学演化

到几百 Mpc 尺度上宇宙中星系的统计分布。一般来说，宇宙学模拟的体积大，分辨率低，重
子粒子质量会在 106M⊙ 以上，空间分辨率在几百pc量级，显然这并不足以详细地描述星系
尺度下的重子物理过程。放大模拟则是可以同时解决分辨率低和计算成本高的问题。放大模



14 天 文 学 进 展 32 卷14 天 文 学 进 展 32 卷14 天 文 学 进 展 32 卷

图 8 AGN 外向流反馈的两种主要模式。左侧“超风”模式即类星体模式，通常在明亮的 AGN 中出现；
右侧是射电模式，通常出现在低激发的射电 AGN 中。[89]

拟从宇宙学模拟中挑选感兴趣的区域（例如暗晕）进行二次模拟，加入更多粒子以提高分辨
率，解析出其中的子晕、星系的形状和内部结构，而其他区域则保持较低的分辨率。低分辨
率区域作为高分辨区的背景，仅提供远程引力作用，进而更好地帮助我们了解暗晕和星系的
形成和演化过程。图9对比了最新宇宙学流体模拟和放大模拟的质量分辨率和空间分辨率。
放大模拟的过程分为几个步骤，首先是从大尺度的宇宙学父模拟中挑选感兴趣的满足研

究条件的样本，确定样本中的所有粒子信息，向前追溯粒子到初始条件，然后以样本为中心，
划分放大模拟区域，引入小尺度功率谱，采用同样的扰动理论生成放大模拟的初始条件，再
加入相应的重子物理过程，最后重新运行模拟程序，得到样本的放大模拟结果。
样本的挑选依赖于不同的研究对象和科学目标，挑选的样本既要有代表性也要满足已知

的观测现象，同时也需要考虑样本放大模拟的计算成本。Onorbe 等人[116]
的分析指出低分辨

率暗晕最好超过 106 个粒子以保证拉格朗日区域不随分辨率增加导致较大的变化。拉格朗日
区域的定义涉及到高分辨粒子在模拟里的空间位置，而在其周围不同距离填充不同质量分辨
率粒子，在放大模拟的过程中，靠近拉格朗日区域低分辨率的粒子可能会进入高分辨区，影
响高分辨粒子的运动，造成高分辨区的污染。为了避免低分辨率粒子的污染，高分辨区应该
足够大以保证所有经过该区域的粒子都是高分辨粒子。Onorbe 等人[116]

提醒，如果低分辨率
粒子质量占到暗晕总质量的 ≳ 2%，将会对暗晕的密度轮廓、形状、角动量，特别是气体性质
造成偏差；而且这种污染会随着放大模拟分辨率的提高而加深。在确定初始红移处需要提高
分辨率的粒子位置之后，可以采用包含全部粒子的简单几何体来表示拉格朗日空间，Onorbe
等人

[116]
也分析了四种不同形状的拉格朗日空间的计算效率；Griffen等人[117]

在此基础上开发
了一套工具系统性评估不同形状的拉格朗日空间的计算复杂度，从而选择更优的空间形状。
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图 9 上图：重子质量分辨率和盒子大小的关系；下图：空间分辨率和盒子大小的关系。空心标志代表放大
模拟，实心标志表示大体积模拟。对拉格朗格模拟，空间分辨率定义为粒子的最小软化长度；对欧拉
模拟，定义为网格的最小尺度。对放大模拟，有效盒子大小定义为 5 倍最大暗晕的位力半径；对大
尺度模拟，有效盒子大小定义为模拟的盒子大小。上图中虚线表示模拟中大概的粒子数，下图的虚
线表示有效盒子大小与空间分辨率的比值。参考文献为[41, 43, 53, 57–59, 61, 68, 90–115]
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Springel 等人[118]
在纯暗物质放大模拟项目 Aquarius 中采用小立方体拼接而成的不规则拉格

朗日区域形状。
生成初始条件一般遵循下面几个步骤：首先，确定模拟的空间大小和分辨率，选择合适

的宇宙学模型，确定模型参数 (Ωm，ΩΛ，Ωb，H0，σ8，ns 等等) 和初始红移 zinit，在父模
拟的初始条件基础上添加小尺度物质功率谱，重新生成原初密度扰动；然后，确定父模拟中
研究样本所在区域，标记其中的粒子，并追溯到初始条件，定义粒子初始条件时的拉格朗日
空间；最后，根据分辨率和密度扰动将粒子分布在模拟空间内。对于暗物质粒子，一般可以
根据粒子的识别号直接追踪到初始条件；对于气体粒子和恒星粒子，则是利用大量无质量示
踪粒子标记气体元胞，这种示踪粒子不会影响气体的内在性质，而只跟随气体平流，通过采
样插值方法记录其位置和速度

[119–121]
，被称为速度场示踪粒子。这种方法被广泛应用在宇宙

学流体模拟
[120–124]

和其他天体物理过程的流体模拟中
[119, 125–127]

。

4.2 银河系模拟项目
银河系不仅是我们赖以生存的星系，也是我们最熟悉最了解的星系。银河系在天体物

理的研究中对我们理解宇宙的结构、演化和物理过程具有重要意义，为我们揭示宇宙的奥
秘和深层规律提供绝佳实验场所。例如，周宇凡等人

[128]
利用 N 体模拟研究了银河系与仙女

座星系并合的动力学演化过程。本小节介绍主流的银河系数值模拟À项目及其结论和侧重点。
表1展示了流行的银河系数值模拟的主要参数。

APOSTLE（A Project Of Simulating The Local Environment）项目[41]
对 12 个具有本

星系群动力学性质的区域进行放大模拟，尝试回答本星系群中的宇宙谜题，即“丢失的卫星
星系”问题，“大而不倒”问题和“卫星星系平面”问题。APOTLE模拟选取本星系群样本的
两个暗晕的位力质量和在 5×1011−2.5×1012M⊙，并且要求两个暗晕的距离为 800±200kpc，
径向速度为 (0− 250)kms−1 和切向速度低于 100kms−1，且在 2.5Mpc 范围内没有更大的暗
晕。APOSTLE 模拟采用 EAGLE 星系形成模型，准确重现了观测到的本星系群恒星质量函
数和卫星星系的旋转速度函数。同时卫星星系统计性质和观测也符合得很好，而且发现一个
和银河系相似的具有卫星星系平面的系统，这表明观测到的银河系卫星系统的各向异性特征
依然符合 ΛCDM 模型，其原因可能是系统的吸积历史。此外，APOSTLE 预测恒星质量和
旋转速度之间的关系受到星系环境的影响。

Auriga 项目[92]
从 EAGLE 模拟的纯暗物质模拟中挑选 30 个孤立的银河系大小的暗晕

进行磁流体放大模拟，以研究盘星系的性质及其形成机制。模拟的星系具有旋转支撑的盘结
构和平坦的旋转曲线，且和塔利-费希尔关系吻合，在质量-金属丰度和当前的恒星形成率上
与观测一致，但是早期的恒星质量相对偏大，盘的厚度比银河系更厚。此外，Auriga 也研究
了恒星形成率和恒星质量的关系，恒星形成的径向分布和 AGN 对盘的大小的影响。值得一
提的是，Auriga 项目分析模拟的分辨率对星系性质的影响，结果表明不同的质量分辨率下星
系性质基本保持一致。后续的 Aurigaia 项目[131]

将 Auriga 的 6 个银河系样本匹配 Gaia DR2
卫星星系数据，使用两种不同方法生成模拟图像数据，进一步分析了年轻外侧恒星盘的分布

À一般指单个暗晕质量在 1012M⊙ 量级的放大模拟
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特性和恒星晕的旋转。2021 年 Grand 等人[132]
将一个样本的重子分辨率提高到 800M⊙，分

析了径向恒星面密度轮廓和恒星形成历史，并考察卫星星系的质量完备性和径向分布，表明
Auriga 模型能够成功解析出极暗星系并重现恒星速度弥散、半光半径和可视光波段光度的
银河系观测数据。

Latte 模拟[91]
完全采用 FIRE-2 亚网格模型，模拟一个银河系大小的星系及其卫星星系，

旨在对矮星系的统计性质进行研究。Latte 项目首次自洽地解析出了恒星质量 M⋆ ≳ 105M⊙

的银河系卫星星系半光半径的空间尺度，其软化半径 z 最低达到 1pc，与本星系群中银河系
和仙女座星系的观测性质在以下几个方面是一致的：（1）恒星质量和速度弥散的分布及其关
系；（2）恒星质量与金属丰度的关系；（3）恒星形成历史及其对恒星质量的依赖关系。对恒
星质量 M⋆ ≳ 106M⊙ 的矮星系，模拟星系的恒星形成历史和金属增丰历史与观测并未表现
明显的差异。

ARTEMIS（Assembly of high-ResoluTion Eagle-simulations of MIlky Way-type galax-
ieS）模拟[93]

采用 EAGLE 亚网格模型，提供了 42 个银河系质量的星系样本，利用银河系多
样本统计研究恒星晕结构。通过调节恒星反馈模型参数以符合观测的恒星质量-暗晕质量关
系，其他的恒星晕结构如密度、面亮度、金属丰度和颜色的径向轮廓与观测到的近邻星系性
质吻合很好。ARTEMIS 模拟对星系内形成的原驻恒星和吸积恒星两种成分进行区分，原驻
恒星主导星系的内部，分布高度扁平且和盘的方向一致，分析其空间分布是导致星系的金属
丰度、颜色和年龄出现梯度的原因。这对理解星系形成机制的复杂相互作用和并合提供新的
价值。

HESTIA（High-resolutions Environmental Simulations of The Immediate Area）项
目

[100]
结合 Cosmicflows-2[133]

观测的近域宇宙的大尺度结构和自行速度来约束和重新设置数
值模拟初始条件，首先进行低分辨率的纯暗物质模拟，之后引入了 Auriga[92]

星系形成模型，
对其中满足本星系群特征的三个样本进行高分辨率放大模拟。HESTIA 的本星系群样本不
仅在晕质量、距离、孤立性、质量比和径向速度满足一定条件，而且在大尺度上与室女座星
系团保持一致，在 20Mpc 范围内没有额外的大质量星系团。HESTIA 中本星系群的质量吸
积历史与未使用约束初始条件模拟中的吸积历史有所不同，重现了本星系群的形成和暗晕质
量，恒星盘质量，星系形态，卫星星系分布特征和麦哲伦云等诸多近域宇宙的观测特性。这
对大尺度环境是如何影响本星系群提供了测试样本。

NIHAO-LG模拟[129]
从 CLUES（Constrained Local UniversE Simulations）项目[134, 135]

中
生成约束初始条件，采用 NIHAO（Numerical Investigation of a Hundred Astrophysical
Objects）项目[90]

的子网格模型，通过比较本星系群矮星系和场星系性质的异同，检验本星系
群能否为星系形成和演化模型提供无偏袒样本。NIHAO-LG 中矮星系和 NIHAO 场星系具
有相似的恒星统计性质，如速度弥散、平均恒星年龄、恒星形成率等，不过 NIHAO-LG 中
大部分矮星系在更早时候形成全部恒星，之后保持“熄火”状态。NIHAO-LG 中矮星系的总
气体含量也与场星系一致，表明环境不会对总气体含量造成影响。不过，大部分气体是冷的
且分布在 0.2R200 以内，这与其更高的金属丰度相关，高金属丰度使得其更快冷却以形成恒
星，恒星反馈会驱散外层的气体。此外，NIHAO-LG模拟中矮星系的相互作用导致高金属性



1 期 刘威，等：银河系数值模拟研究现状 191 期 刘威，等：银河系数值模拟研究现状 191 期 刘威，等：银河系数值模拟研究现状 19

气体主要分布在半径 > 0.2R200 处，且具有高金属性的矮星系的分布具有随机性，其金属性
与本星系群中心区域并无关联。

4.3 利用银河系模拟研究小尺度挑战
小尺度挑战涉及到银河系及其卫星星系的分布和结构，而银河系模拟具有更高的分辨率

和更准确的银河系性质，因此利用银河系模拟研究小尺度挑战具有天然优势。目前，基于标
准宇宙学模型的银河系模拟在缓解小尺度挑战上也取得诸多进展。
“消失的卫星星系”问题 APOSTLE 模拟[41]

中仙女座星系和银河系 300kpc 以内的卫
星星系恒星质量 M⋆ ≳ 105M⊙ 分别有 20+10

−6 和 18+8
−5 个，这与观测的数量一致。Simpson 等

人
[136]
在 Auriga 模拟中发现银河系卫星星系的光度分布也与观测吻合。Garrison-Kimmel 等

人
[137]
利用 FIRE 模拟得到本星系群中卫星星系数量中位数为 15.5，指出在 FIRE 样本中没

有证据表明存在“消失的卫星星系”问题和“大而不倒”问题。Kim 等人[138]
通过假设恒星

质量和暗晕质量的经验关系，利用 SDSS 数据校准观测的卫星星系数量，与冷暗物质模型预
测的发光星系数量相符。“消失的卫星星系”问题似乎可以在标准宇宙学模型的框架下得以
解决，重子物理机制如超新星反馈和气体电离过程抑制低质量暗晕的恒星形成，从而导致卫
星星系看起来“消失”。
“卫星星系平面”问题 数值模拟对该问题的解决方案的共同点是提高卫星星系相空间

的相关性，卫星星系起源于宇宙环境，从同一个方向（如沿着纤维结构）掉入，或者起源于
同一过程（如某个星系群集体掉入），具有相似的轨道

[139]
。Samuel 等人[140]

从 FIRE-2 模拟
中发现在红移 z = 0− 0.2 有 1-2% 的快照具有薄的卫星星系平面，5% 的快照有动力学相关
的平面，而大麦哲伦云的存在会将其提高到 7-16%，不过孤立的中央星系和类本星系群的星
系的平面并没有明显差异。Shao 等人[141]

关注 EAGLE 模拟的一个具有薄卫星星系平面的类
银河系系统，发现 11 个经典卫星星系中有 8 个位于高度集团化的轨道平面内，且在卫星星
系掉落时间上平面具有更小的轴比。Shao 等人也指出主晕质量的非球对称分布导致的潮汐
扭矩会引导卫星星系轨道到平面上。Sawala 等人[142]

使用 Gaia 自行数据表明银河系卫星星
系的各向异性比之前报道的情况更普遍，在很大程度上是由于不稳定的径向分布造成的，其
平面是暂时的而非旋转支撑的。
“核-尖峰”问题 许多数值模拟都表明重子反馈作用，如超新星反馈，会使中心的密度

降低
[83, 143–145]

。如果星系中有足够的恒星形成，超新星爆炸产生的能量将大量气体驱离中心，
从而改变暗物质密度轮廓，形成“核”中心。Benitez-Llambay 等人[146]

指出恒星形成的密度
阈值会影响中心核的形成，如果阈值低，更多气体形成恒星导致气体减少而不能主导中心的
引力势能，因此对内部的密度轮廓影响有限；相反，如果阈值高，在被驱离中心前能够主导
中心的引力势能，但如果气体太多，会加速引力收缩而增加中心密度。Read 等人[83]

的模拟
结果表明恒星形成的时间足够长，就会形成“核”。Tollet 等人[144]

使用 NIHAO 模拟分析三
个恒星质量M⋆ > 107M⊙ 的暗晕，发现其内部密度轮廓几乎不随时间变化，并具有平坦的核
密度。在 FIRE模拟中也发现在 M⋆ ≃ 106.3M⊙ 的暗晕中具有恒定密度的暗物质“核”，不过
在 M⋆ ≃ 104M⊙ 的暗晕中出现“尖峰”密度轮廓

[145]
。然而，Bose等人[147]

发现在 APOSTLE
和 Auriga 模拟中无论矮星系的恒星质量多少，都没有“核”形成，并指出恒星形成率和恒
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星质量分数对暗晕内部密度轮廓的影响有限。
“大而不倒”问题 卫星星系和银河系之间的相互作用，如潮汐剥离、盘冲击和冲压剥

离，会降低卫星星系的中心质量。Tomozeiu 等人[149]
的模拟表明对带有平坦轮廓的矮星系

晕，强烈的潮汐剥离和质量的重新分布足以使得其环绕速度轮廓与银河系卫星星系的一致。
Latte 模拟重现了恒星质量 M⋆ ≃ 105M⊙ 的矮星系数量特征，认为其不受“大而不倒”问
题的困扰。Dutton 等人[150]

发现 NIHAO 模拟中光度 LV ≳ 2× 106L⊙ 的星系的环绕速度与
银河系和仙女座星系的卫星星系不存在系统性的差异，指出其他的宇宙学模拟或许过估了恒
星质量。同样地，APOSTLE 模拟卫星星系的环绕速度分布函数与银河系卫星星系的一致，
而对应的纯暗物质模拟却要更高，其原因可能是重子效应导致子晕质量减少，以及最大环绕
速度 vmax < 30km/s 的子晕无法形成恒星或者其星系被潮汐剥离了[41, 148]

。值得一提的是，
Papastergis 等人[151]

基于 90 个场矮星系中氢原子的 21cm 线的观测认为重子效应并不能解
决“大而不倒”问题。然而，Verbeke 等人[152]

指出对低质量星系，由于超新星爆炸导致星际
介质持续湍动，利用氢原子动力学数据得到的环绕速度轮廓会比真实的要低。

5 总结与展望

宇宙学数值模拟是研究星系形成和演化最强有力的方法之一。近十几年来，宇宙学数值
模拟在两个方面取得了巨大进步：一是大体积模拟成功地重现了宇宙的大尺度结构，同时提
供了大量星系样本，有助于研究星系的全局统计性质和尺度关系；二是高分辨率的放大模拟
揭示了精细的星系结构，从而更详细地研究天体物理机制对星系性质的具体影响

[69]
。银河系

作为唯一可细致观测的星系，成为放大模拟的主要研究对象。银河系放大模拟对银河系的恒
星形成，内部结构，演化历史和卫星星系等重要性质的研究，不断加深我们对银河系的认识，
并为银河系的观测指明方向，比如搜寻更暗弱的卫星星系。尽管不同的银河系项目可能采用
了不同的数值计算方法和亚网格模型，但在主要统计性质上基本与观测保持一致，并能给出
一些关于银河系演化的预测，同时银河系项目在缓解标准宇宙学模型的小尺度挑战上也取得
了诸多进展。
随着国内外众多银河系观测项目的不断推进，地面的 FASTÀ、LAMOSTÁ望远镜和空间

的 GaiaÂ、JWSTÃ望远镜以及未来的 CSSTÄ、ELTÅ望远镜在射电、光学、红外多个波段上
（将）提供关于银河系及近邻星系更多信息，银河系内外部结构逐渐清晰。根据这些结构特征
限制星系形成模型参数，人们对银河系的形成和演化历史有了更深刻的理解。然而，受限于

Àhttps://fast.bao.ac.cn/
Áhttps:/lamost.org/
Âhttps://cosmos.esa.int/web/gaia/
Ãhttps://jwst.nasa.gov/
Ähttps://nao.cas.cn/csst/
Åhttps://elt.eso.org/

https://fast.bao.ac.cn/
https://lamostorg/
https://cosmos.esa.int/web/gaia/
https://jwst.nasa.gov/
https://nao.cas.cn/csst/
https://elt.eso.org/
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目前的计算资源，当前的亚网格模型仍然对物理过程进行相当程度的简化，大多通过参数化
方法描述某些物理过程，这些可调参数必然具有一定的简并性，可能并不能真正捕捉到影响
星系的物理过程和准确反映真实的物理图景，这很大程度上限制了亚网格模型的预测能力。
银河系数值模拟的下一个目标之一是理解复杂的天体物理过程如何影响模拟结果，以进

一步探究星系形成和演化的物理机制。为此，一方面需要进行更加逼真的银河系数值模拟，
特别是考虑到银河系可能具有独特性，如其卫星星系的奇特空间分布和曾经并合过一个大质
量星系（Gaia Sausage）。模拟和观测的比较需要确保样本的一致性，因此需要模拟符合更多
银河系观测特征的样本，以获得更为真实的银河系模拟数据。另一方面，随着计算能力的提
升，提高分辨率成为数值模拟的发展趋势。超高分辨率模拟对于揭示极低质量星系的内部结
构和星际介质的化学演化起着重要作用。如果分辨率达到足够高的水平，就可以解析出单个
恒星的形成过程甚至反馈机制，从根本上研究星系形成和演化的物理机制，而无需再使用亚
网格模型对物理机制进行参数化建模。实现这一目标仍然需要克服许多挑战。
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Progress on Numerical Simulation of the Milky Way

LIU Wei1,2, SHAO Shi1,2, Gu Qing1, GAO Liang1,2

(1. Key Laboratory for Computational Astrophysics, National Astronomical Observatories, Chinese
Academy of Sciences, Beijing 100101, China; 2. School of Astronomy and Space Science, University of
Chinese Academy of Sciences, Beijing 100049, China)

Abstract: The standard cosmological model has become one of the most successful frame-
works for explaining and predicting the formation and evolution of large-scale structures.
However, numerous challenges persist at small scales. Over the past few decades, numerical
simulations based on the standard cosmological model have deepened our understanding of
cosmic structures and galaxy formation, serving as a bridge between theoretical research and
observational data. The Milky Way, as the most familiar and extensively observed galax-
ies, provides valuable samples for studying the galaxy formation and evolution. The article
reviews the current status of numerical simulations of the Milky Way over the past decade,
first introducing the cosmological background of large-scale structures and the numerical
techniques of N-body simulations. It then discusses theoretical models of galaxy formation
and methods of hydrodynamics simulations, detailing the impact of baryonic physics mech-
anisms on galaxy evolution and the numerical subgrid models. Subsequently, it focuses on
zoom-in techniques for simulating the Milky Way and some popular Milky Way simulation
projects, as well as the latest progress in using Milky Way simulations to study small-scale
issues. Finally, the article concludes with a summary and outlook on the future of Milky
Way simulations.

Key words: numerical simulation; the Milky Way; zoom-in simulation; galaxy formation
and evolution; cold dark matter; hydrodynamics
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