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X 射射射线线线冷冷冷核核核星星星系系系团团团研研研究究究进进进展展展

刘 昂，余 恒

(北京师范大学 天文系，北京市 100875)

摘要：冷核是指在一部分 X 射线星系团中出现的低温高亮的核状结构。冷核星系团在 X 射线表

面亮度轮廓、温度轮廓、中心冷却时间、质量沉积率、熵轮廓等多个方面具有与非冷核星系团截

然不同的观测特征。星系团冷核的发现距今已有 40 年，人们对冷核的认识经历了由冷流模型到

稳定冷核模型的转变。但是直到今天，冷核的产生机制和维持条件仍未完全弄清。研究冷核对于

理解活动星系核产能机制、星系际元素增丰过程、星系团的形成与演化、大尺度结构形成等众多

领域具有非常重要的意义。
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1 引 言

星系团是由几百到上千个星系聚集而成的巨大天体，是目前已知宇宙中最大的引力

束缚系统。一个典型星系团的空间尺度为几 Mpc，总质量可达到 1014 ∼ 1015 M¯。星系

团内物质 (Intra-Cluster Medium，ICM) 为温度在 1∼15 keV 的电离气体，其 X 射线光度
可达 1036 ∼ 1039 J · s−1。星系团的 X 射线研究始于 1966 年，Byram 等人使用探空火箭
在室女座星系团的中心星系 M87 附近探测到了 X 射线辐射

[1]
，这也是有 X 射线辐射的

河外源第一次被发现。1970 年，Uhuru X 射线卫星发射上天之后，证实星系团是非常强
的 X 射线辐射源

[2]
。星系团的探测从此有了新的手段和依据。随后的几十年，又陆续有

Einstein，EXOSAT，ROSAT，Chandra，XMM-Newton 等多个 X 射线天文卫星发射上天，
越来越先进的观测设备使得 X 射线波段成为了星系团研究的一个重要窗口。

星系团冷流的概念提出于 20 世纪 70 年代。从早期的 X 射线观测中，人们已经认识到
星系团的 X 射线辐射主要来自星系团内高温气体的热轫致辐射。如果气体冷却的过程足够
迅速，以致于使其冷却时间 (tcool，即气体以其当前的辐射功率消耗掉其全部能量所需的时
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间) 短于系统的存在时间 (tage)，那么气体将会持续冷却，并向星系团的核心坍缩，形成冷
流。但是，在 20 世纪 70 年代前期的观测中，通过对星系团轫致辐射发射系数与表面亮度的
研究，人们并没有发现能够导致 tcool < tage 的观测证据。尽管如此，Lea

[3]
，Silk

[4]
，Rees 和

Ostriker
[5]
，Cowie 和 Binney

[6]
等人还是意识到，对于 X 射线光度更高的星系团，可能存在

tcool与星系团系统年龄 tage相近的情况。

星系团冷流最早的观测证据是在英仙座星系团中发现其核心具有软 X 射线波段的表面
亮度尖峰。1974 年，Fabian 等人

[7]
使用哥白尼卫星上的 X 射线成像系统对英仙座星系团的

中心星系 NGC 1275 进行了观测，发现在 0.5 ∼ 1.5 keV 的软 X 射线波段，NGC 1275 附近
一个很小的区域内出现了辐射强度的峰值。后续的相关研究证实，英仙座星系团的核心处气

体密度非常高，使得该区域的 X 射线辐射呈现明显的峰值特征
[8–11]

。

除了 X 射线表面亮度轮廓的峰值之外，星系团的温度由内向外递增 (dTg/dr > 0)
[12–14]

，

通过表面亮度和温度计算得到的冷却时间远远小于哈勃时间
[15, 16]

，这些观测现象都预示

着冷流的存在。最有力的证据是在光谱观测中发现了来自于星系团中心的低电离态的软

X 射线波段发射线，如 0.636 keV 的 O VIII 线、0.800 keV 的 Fe XVII 线和 1.09 keV 的
FeXXIV线。这些发射线表明，在这些星系团的核心区域，气体的温度低于 1 keV

[17, 18]
。1979

年，Canizares 等人
[17]
利用 Einstein FPCS (Focal Plane Crystal Spectrometer) 对室女座星

系团中心星系M87 周围 19 kpc×190 kpc 的区域进行了观测，发现该区域存在着低温气体，
并将其温度限制为 1 keV 甚至更低。1981 年，Mushotzky 等人

[18]
使用 Einstein 的固态光谱

仪 (Solid State Spectrometer) 对英仙座星系团的核心区域进行了观测，由观测数据推断出
冷却时间 tcool ≤ 2× 109 a，质量沉积速率约为 300 M¯ · a−1，低温气体的特征尺度约为 10 ∼
20 kpc。类似的观测很快从英仙座星系团、室女座星系团扩大到其他的目标。1984 年，Jones
和 Forman

[19]
对 Einstein 望远镜的星系团 X 射线图像观测进行了总结，并研究了其中 46 个

星系团的表面亮度轮廓，发现它们的气体密度和温度与冷流理论的预测结果相吻合。Stewart
等人

[20]
通过对 36 个星系团 X 射线表面亮度的反投影 (deprojection) 研究，发现其中一半

星系团的冷却时间短于哈勃时间 (H0 = 50 km · s−1 ·Mpc−1)。1998 年，Peres 等人
[21]
利用

ROSAT 对 55 个近距离星系团得到的观测数据，发现在这个样本中，70% ∼ 90%的星系团
具有冷流结构，并且这种结构可能已经存在了几十亿年之久。

随着更多的星系团被发现存在冷流成分，冷流星系团占整个星系团样本的比例越来越

大。所有的证据都证明，冷流是一个普遍存在的结构。但是，对于经典的冷流模型，有一些

问题一直存在，即在光学波段所探测到的恒星形成率远没有达到冷流模型所预期的那样高，

气体凝聚所形成的分子云并没有被观测到
[22, 23]

。ASCA 卫星光谱得到的质量沉积率也和经
典冷流模型根据密度计算得到的结果有差异

[24]
。这些疑问在 XMM-Newton 卫星投入使用

后得到了初步的解答。2001 年，Molendi 和 Pizzolato
[25]
通过 XMM-Newton EPIC 的数据发

现，之前人们处理 X 射线光谱的方法存在一些问题，实际上冷流的质量沉积率并没有人们
预想的那么高。更多的研究也发现，观测所得到的冷流气体的冷却速率达不到经典冷流模型

的预期
[26–28]

。经典的冷流模型并没有考虑气体的加热机制，所以理论的计算结果与观测结

果不符。由于冷却速率并不高，“冷流”(cooling flow) 这个词也就不那么合适了，Molendi 和
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Pizzolato 提出应该以“冷核”(cool core) 取而代之。他们的建议得到了广泛的认可，“冷核”
由此取代“冷流”，成为描述星系团核心低温结构的新名词。在现有的样本和判据下，有将近

一半的星系团被确认有冷核
[29]
。但是，究竟是怎样的机制在维持冷核的存在却一直处在争

论之中，寻找热源由此成为一项重要的工作。对于冷核的热源，一直以来有很多种不同的理

论模型，包括宇宙线加热
[30]
、热传导加热

[31]
、超新星加热

[32]
等。进入 21 世纪之后，星系

团中心的活动星系核 (active galactic nuclei，AGN) 已经成为了最可能的热源之一；但其加
热方式有许多种不同的模型，由于缺乏足够的观测证据，目前还无法对这些模型进行有效的

检验。

虽然冷核星系团一般都具有与非冷核星系团不同甚至完全相反的观测特征，但受观测精

度、样本容量等条件的限制，人们直到现在都未找到一个能够严格定义冷核星系团的定量标

准。因此，在不同的研究工作中，冷核星系团的定义会略有差别，但由于在大多数情况下冷

核与非冷核星系团的区别较为明显，不易混淆，因此这种差别对研究结果带来的影响有限。

本文中如无特殊说明，冷核星系团指根据 X 射线表面亮度或据此计算得到的中心冷却时间
判断的结果。

冷核的早期研究分别在 1984 年、1991 年和 1994 年由 Fabian 进行了较全面的综
述

[33–35]
；2006 年，Peterson 和 Fabian 对星系团核心的 X 射线光谱研究进行了介绍

[36]
；2007

年，McNa-mara 和 Nulsen
[37]
对冷核的 AGN 加热机制进行了比较细致的讨论；2009

年，Cavagnolo 等人利用大样本数据对星系团的熵轮廓进行了统计研究；2010 年，Santos
等人

[38]
通过不同红移处的冷核星系团分布情况，对冷核星系团的演化进行了研究；在

同一年，Hudson 等人
[29]
系统研究了利用不同的观测特征定义冷核星系团的优劣；2012

年，Fabian
[39]
对 AGN 反馈加热的观测证据进行了综述。本文综述了星系团冷核的研究历

史、观测特征与理论模型等内容。第 2 章介绍了冷核的观测特征，包括 X 射线表面亮度、温
度轮廓、冷却时间、质量沉积率、熵轮廓等内容；第 3 章介绍了星系团冷核的理论模型；第 4
章根据现有的和未来 5 ∼ 10年的观测设备，对如何解决冷核研究中存在的问题进行了探讨
和展望。

2 冷核的观测特征

2.1 X 射线表面亮度

冷核星系团一个很明显的观测特征是核心区的 X 射线表面亮度异常，具有明显的峰值。
如图 1。星系团中热气体的主要辐射机制为轫致辐射，其发射系数与气体密度的平方和温度
的 1/2 次方成正比，因此气体密度对于星系团的辐射强度起着决定性的作用。如果星系团中
心的 X 射线亮度高，则表明其气体密度非常大，相应地，冷却时间 tcool会非常小 (见 2.3 节)。
因此，星系团中心的高 X 射线亮度表明该处有冷核形成。

根据是否存在表面亮度峰来判断，冷核星系团占据了相当大的比例。有 30% ∼ 50%的
Einstein 星系团在核心约 100 kpc 的范围内满足 tcool < tage

[16, 41]
，而这个结果仍然低估了
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图 1 ROSAT HRI 观测得到的星系团 A478 的 X 射线表面亮度 3 维轮廓图
[40]

每个像素对应 24′′，约 60 kpc。

真正的比例，因为这些 X 射线图像的角分辨率只有 1′，会让核心区的表面亮度峰变得不
明显。EXOSAT 对 45 个星系团的观测结果显示，该样本中超过 2/3 的星系团具有冷流结
构

[42, 43]
。这些证据都可以说明冷流在星系团中是广泛且稳定存在的。

由于能够有效判断星系团是否具有冷核，X 射线表面亮度峰成为了界定冷核星系团和
非冷核星系团的一个重要判据，但不同的研究工作对于表面亮度轮廓的使用方式并不相

同
[42–45]

。例如，Peres 等人
[21]
在 1998 年的研究中，使用星系团核心范围内的 X 射线光度与

星系团总 X 射线光度之比来量化表面亮度峰，以区分冷核与非冷核星系团。为了将 X 射线
表面亮度轮廓这个判据更好地量化以便于直接使用，Vikhlinin 等人

[46]
引入了一个新的参

量——尖度 (cuspiness)，利用它来判断星系团是否具有冷核。Vikhlinin 对尖度的定义为
[46]

:

α = −d lg(g)
d lg(r)

, (r = 0.04 r500
À) , (1)

其中，g 为气体密度，r 为到星系团中心的距离。该定义式的含义为在 0.04r500 处气体密度由

外向内的递增速度。Vikhlinin 利用 Chandra 卫星的观测数据对尖度的可靠性进行了验证。
以 α < 0.5、0.5 < α < 0.7和 α > 0.7分别作为非冷核星系团、弱冷核星系团和强冷核星系
团的判据，他们发现在由 48 个 HIFLUGCS (HIghest X-ray FLUx Galaxy Cluster Sample)
星系团组成的低红移样本中，冷核星系团 (α > 0.5) 有 31 个，约占 65%，其中强冷核星系团
(α > 0.7) 有 22 个，约占 46%，比较符合预期的结果；但是，在由 20 个高红移星系团组成的
高红移样本中，仅发现了 3 个弱冷核星系团，占 15%，未发现强冷核星系团。对于高红移处
的“冷核缺失”现象，Vikhlinin 认为是由于高红移样本的选择性偏差所造成。Vikhlinin 的研
究为我们提供了一个重要的量化标准，但由于其样本尤其是高红移样本的容量非常有限，结

论还缺乏足够的置信度。因此能否将尖度作为冷核星系团的一个有效判据还有待大样本的

À r500 指在该半径范围内的平均物质密度为该红移处宇宙临界密度的 500 倍。后文 r200、r180 等表述同为此义。
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验证。

Santos 等人
[47]
提出了另一个新的参量——表面亮度凝聚度 (cSB)。cSB的定义为：

cSB =
SB (r < 40 kpc)
SB (r < 400 kpc)

, (2)

式中 SB 为表面亮度。该定义的含义为距核心处 40 kpc 与 400 kpc 范围内的表面亮度之
比。40 kpc 和 400 kpc 这两个范围是通过低红移星系团样本检验得到的最优结果。2010
年，Santos 等人

[38]
利用 Chandra 卫星的高分辨率数据，对 3 个不同红移星系团的样本进

行了研究。他们的研究结果表明，对于低红移的样本，cSB 能够有效地将样本区分为冷核

星系团和非冷核星系团。对于 0.6 < z < 1.3的高红移样本，红移为 1.03 的星系团WARP
J1415.1+3612 是其中 cSB 最大的。为验证 cSB 在高红移处的有效性，2012 年，Santos 等
人

[48]
又利用 Chandra 对WARP J1415.1+3612 进行了深场观测，证实其确为冷核星系团。这

个结果初步证明以 cSB 来判断星系团是否存在冷核具有一定的可靠性。但与尖度一样，受制

于目前高红移样本的容量，表面亮度凝聚度在高红移处的可靠性同样无法得到更有说服力的

验证。

2.2 温度轮廓

温度是决定 ICM 物理性质的一个非常重要的可观测量。在 ICM 的 X 射线谱中，15 Å
和 17 Å 处的 Fe XVII 发射线对于测定 ICM 的温度具有关键的作用。Fe XVII 发射线为电子
由 3s 层向 2p 层跃迁所产生，对应温度为 0.3∼0.7 keV。Fe XVII 发射线是 ICM 冷却至紫外
波段之前最后和最主要的发射线，因此一直被视作判断低温成分是否存在的探针。通过对星

系团 X 射线光谱中各发射线的强度以及连续谱的形状进行模型拟合，我们可以得到 ICM 的
温度、金属丰度等信息

[49]
。

星系团的温度轮廓对于确定其引力质量进而限制宇宙密度参数具有关键性的作用。同

时，温度轮廓还包含着星系团内物质的热力学信息。除此之外，温度轮廓是确定星系团熵轮

廓的基础条件之一，而熵轮廓是研究辐射冷却、预加热和反馈加热这些非引力过程的一个有

力工具。

受观测仪器的精度限制，星系团外部的温度轮廓是递增还是递减的问题曾一度陷入激

烈的争论
[50–55]

。XMM-Newton 和 Chandra 卫星投入使用后，它们优秀的性能让人们对该问
题有了更为清晰的认识。2005 年，Piffaretti 等人

[56]
使用 XMM-Newton EPIC 的高质量数

据对 13 个近距离冷核星系团的温度轮廓进行了研究。他们发现样本中星系团的温度轮廓在
0.1rvirial

À 之外有非常清晰的递减趋势，从 0.1rvirial到 0.5rvirial，星系团的温度降低了约 30%；
而在约 0.1rvirial 以内，温度则以更快的趋势向内递减，近似满足 r/kpc ∝ (TX/keV)1.78±0.10。

在同一年，Vikhlinin 等人
[57]
利用 Chandra 卫星的数据对由 13 个近距离弛豫星系团组成的

样本开展了类似的研究，在 13 个星系团的核心区域均发现了低温成分，并发现气体的温度
在 r ' 0.15r180 处达到峰值，向外逐渐递减，到 r ≤ 0.5r180 附近时温度降低到峰值的一半左

Àrvirial：位力半径，指星系团满足位力平衡的范围，一般取 r200 为星系团的位力半径；rvirial 范围内的星系团总质量为位力

质量Mvirial，平均温度为位力温度 Tvirial。
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右。该结果基本上与 Piffaretti 等人的结论相一致。图 2 为 Vikhlinin 等人得到的 13 个星系
团的温度轮廓图。

图 2 Vikhlinin 得到的 13 个近距离星系团的温度轮廓图
[57]

温度和半径分别对星系团的位力温度和位力半径做了归一化。

中心温度下降度 (central temperature drop) 是描述冷核星系团温度轮廓的一个重要参
量。其定义为 dT = T0/Tvirial，即星系团的核心温度与位力温度的比值。2006 年，Sanderson
等人

[58]
利用 Chandra 卫星的观测数据，对 20 个星系团的温度轮廓进行了统计分析。以

dT 为判据，样本被分成了 9 个冷核星系团和 11 个非冷核星系团。在 r < 0.3r500 的星系团

核心范围内，冷核星系团的温度轮廓与非冷核星系团差别非常明显，与半径的关系近似满

足 T ∝ r0.4 (如图 3 所示)。dT 作为冷核判据的可靠性在 Hudson 等人 2010 年的研究中得
到了验证。他们发现 dT 的分布具有明显的双峰性，冷核星系团与非冷核星系团的分界线约

为 T0/Tvirial = 0.7，这个界限将他们的 64 个星系团分为 24 个冷核星系团和 40 个非冷核星
系团

[29]
。

硬度比 (hardness ratio) 也是反映星系团温度的一个重要参量，硬度比并无统一的定义，
通常被定义为硬软两个波段的光子计数之比。在光子计数不高、无法通过拟合光谱准确获取

温度的情况下，可把硬度比当做粗略的光谱来使用，并用它简单地代替温度。Jin 等人
[59]
对

硬度比在低光子计数 X 射线数据中的计算进行了细致的讨论。由于硬度比较易于处理，因此
在研究星系团的大致结构以及星系团巡天等工作中得到了较多的应用

[60–62]
。

Burns 等人
[63]
在 2008 年通过一项数值模拟研究发现，硬度比 (hardness ratio) 也能够

显示冷核与非冷核星系团的区别。他们将硬度比定义为星系团的X射线表面亮度在 2∼8 keV
与 0.5∼2 keV 两个波段的比值。结果显示冷核星系团的核心区域硬度比小于 1，能够达到 0.4
甚至更低，而非冷核星系团的硬度比基本上分布在 1 附近。
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图 3 20 个星系团的反投影温度随半径的变化关系
[58]

温度和半径已对星系团的位力温度和位力半径做了归一化。实线表示冷核星系团；虚线表示非冷核星系团。

2.3 冷却时间

星系团中热气体的主要辐射机制是轫致辐射，强烈的 X 射线辐射带走气体的能量，导致
其温度降低。决定冷流是否存在的关键是其中心冷却时间 (central cooling time) 短于系统的
寿命 tage，即要求 tcool < tage。冷却时间 tcool可表示为

[36]
：

tcool =
2.5ng T

n2
eΛ(T )

, (3)

其中，ne和 ng分别代表电子数密度和气体数密度，且 ng = 1.9 ne，T 为热气体的温度，Λ(T )
为冷却函数 (cooling function)

[36]
。一般将 tage近似地以哈勃年龄 tH0 代替。

2005年，Bauer等人
[64]
利用Chandra卫星对“ROSAT最亮星系团”(ROSAT Brightest

Cluster Sample) 样本中红移在 0.15 ∼ 0.4之间的 38 个星系团进行了研究，发现其中有 55%
的星系团中心冷却时间短于 1×1010 a，34%的星系团中心冷却时间短于 2×109 a。通过比较
星系团的中心冷却时间与 Hα发射情况，他们发现能探测到 Hα发射的星系团一般具有比较

低的中心冷却时间，这为冷核与非冷核星系团的区分提供了另一条线索。2006年，Sanderson
等人

[58]
利用 Chandra 卫星的观测数据，对 20 个星系团的冷却时间进行了统计研究，得到

在距星系团核心 100 kpc 的范围内，冷却时间近似与 r1.3成正比 (如图 4)。

Santos 等人
[38]
对三个不同红移星系团样本中的共 61 个星系团的中心冷却时间进行了

统计研究，他们定义的中心范围是从星系团核心向外 20 kpc。统计的结果如图 5。在 400 SD
(400 Square degree survey) 低红移样本的 26 个星系团中，有 15 个星系团的冷却时间短于哈
勃年龄 (H0 = 70 km · s−1 ·Mpc−1)，占到 58%；在 RDCS+WARPS (Rosat Distant Cluster
Survey + Wide Angle Rosat Pointed Survey) 样本的 15 个星系团中，有 4 个星系团的冷却
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图 4 20 个星系团以 109 a 为单位的冷却时间随半径的变化
[58]

颜色代表温度，半径已对星系团的位力半径做了归一化。实线表示冷核星系团；虚线表示非冷核星系团。灰色点线标出了

1.35× 1010 a 的宇宙年龄。

图 5 3 个样本的中心冷却时间 (109 a) 分布
[38]

灰色点线为宇宙年龄 (1.37 × 1010 a)。黑色直方图：400 SD 低红移样本；蓝色直方图：400 SD 高红移样本；红色直方

图：RDCS+WARPS 样本。
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时间短于哈勃年龄，占到 27%；在 400 SD 高红移样本的 20 个星系团中，有 2 个星系团的冷
却时间短于哈勃年龄，仅占 10%。但 tH0 只是星系团年龄的上限，星系团的真正年龄 (定义为
星系团最后一次主要并合作用距现在的时间

[38]
) 目前难以准确测定，因此 tcool < tH0 只是判

断冷核是否存在的一个弱约束，是在找到准确测定星系团年龄方法之前的权宜之计。

2.4 质量沉积率

早期的冷流理论假设质量沉积全部来自于气体热能的辐射。由冷却所带来的质量沉积率

Ṁ 可以通过冷却辐射光度 Lcool和冷却区域的尺度 rcool估算出来
[35]

:

Ṁ =
2
5

µmLcool

kTrcool

, (4)

其中，Trcool 是 rcool 处气体的温度，m 和 µ分别代表质子质量和星系团内物质的平均分子量

(约 0.6)。Lcool的大小范围一般为 1035 J · s−1到超过 1037 J · s−1，约占星系团全部辐射光度的

1/10。按照早期冷流理论的估算，星系团冷流的典型质量沉积率为 Ṁ = 50 ∼ 100 M¯ · a−1。

一部分星系团甚至表现出了极大的质量沉积率，Ṁ ≥ 500 M¯ · a−1。ROSAT HRI 的观测结
果显示，绝大多数星系团的 X 射线表面亮度在核心 10 kpc 以内依然在持续升高。在这样高
的质量沉积率之下，星系团的中心应该至少表现出以下观测特征中的一种：由大质量恒星导

致的颜色和吸收线呈现“蓝化”，旋臂或星团之类的空间结构，尘埃云的吸收线和发射线，大

质量的分子云等
[65]
。但是，在红外、光学和紫外波段并没有观测到气体冷却形成的恒星或者

分子云，或者观测到的量远小于冷流理论的预言。2001 年，Edge 等人
[23]
在 16 个极端冷流

星系团 (extreme cooling flow clusters) 中探测到了 CO 分子的发射线，表明在这些星系团的
中心存在着分子云；但是，他们探测到的分子云质量仅为按照之前的质量沉积率预言结果的

5% ∼ 10%。Peterson 等人
[26]
利用 XMM-Newton 卫星的光谱数据对冷流星系团 Abell 1835

进行了 X 射线光谱分析，虽然探测到了 O VIII 的 Ly α发射线和两条 Fe XXIV 复合线，但
是对于温度在 kTe = 2.7 keV以下的气体，其发射线强度远远达不到根据经典的冷流理论预
测的结果。Makishima 等人

[24]
对 ASCA 卫星的观测数据进行了分析总结，发现得到的质量

沉积率明显低于之前经典冷流模型的预言。这些观测证据使人们意识到之前的冷流模型过于

简单，在考虑气体冷却时必须引入合适的加热机制以降低质量沉积率，并维持低温气体长期

稳定存在。

最近的一些研究发现，虽然冷核的质量沉积处于加热机制的抑制之下，但在一部分冷核

星系团中仍有数量可观的气体冷却并形成了分子云或恒星
[66–69]

，这种剩余冷流现象 (residual
cooling flow) 可能在之前的研究中并未引起足够的重视。2005 年，Hicks 和Mushotzky

[70]
通

过 XMM-Newton 光学监控器 (Optical Monitor) 在紫外波段 (180∼400 nm) 对包括 9 个冷
核星系团中心星系在内的 33 个星系进行研究，发现大多数冷核星系团中心星系均存在紫外
超 (UV excess) 现象。这一现象说明至少在一部分冷核星系团中，气体冷却并形成恒星的过
程并未完全被加热机制所阻止。紫外波段其他的研究结果也证实了这种现象，并表明大质

量、X 射线明亮的星系团恒星形成率 (Star Formation Rates，SFR) 较高，因此 SFR 与气体
冷却有密切的联系

[71, 72]
。此外，冷核星系团的 SFR 也可作为探究冷核演化过程的工具

[73]
。

恒星形成的现象在 Spizer 和 Herschel 的红外观测中也有非常多的发现
[74–79]

。而具有极高
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SFR 的“星暴”也在一些个别的星系团中被发现
[80, 81]

。这些观测现象为我们完全理解冷核的

冷却与加热过程带来了新的挑战。

虽然经典冷流模型预言的质量沉积率 (Ṁclassical(< r) ≈ Mgas(r)/[tcool(r) − tcool(0)]) 与
观测结果不符，但由于其实际代表的是星系团内气体的 X 射线辐射速率，所以其数值大小
可以作为冷核星系团的判据。2007 年，Chen 等人

[82]
以 Ṁclassical 为判据，根据 ROSAT 和

ASCA 的观测数据将 106 个 HIFLUGCS 星系团样本分成了 36 个强冷核星系团，16 个弱冷
核星系团和 54 个非冷核星系团，并发现对于强冷核星系团，Ṁclassical与星系团的总质量近似

满足正比关系，如图 6 所示。

图 6 52 个冷核星系团的经典质量沉积率与星系团总质量的关系
[82]

黑色圆代表强冷核星系团，灰色圆代表弱冷核星系团，无明显质量沉积率的非冷核星系团统一取值为 0.01 M¯ · a−1，以空心圆

表示。代表 Ṁ/M500 = 10−13 a−1 的黑色实线将强冷核星系团和弱冷核星系团显著地分开。

2010 年，Hudson 等人
[29]
利用 Chandra 卫星上的 ACIS 设备对 64 个 HIFLUGCS 星

系团核心的物理性质进行了分析研究，寻找能够准确界定冷核与非冷核星系团的定量标准。

在包括表面亮度凝聚度 cSB、中心温度下降度 dT 等在内的 16 个参数中，经典质量沉积率
Ṁclassical的分布具有最为显著的双峰性。Ṁclassical/M500 ' 0.5× 10−14h71 · a−1的分界线将样

本分成 43 个冷核星系团和 21 个非冷核星系团。作为研究结果的一个“副产品”，他们得到
了样本中 46 个冷核星系团 (根据中心冷却时间判断) 的经典质量沉积率 Ṁclassical 与通过拟

合发射线测量冷却气体的量而得到的光谱质量沉积率 Ṁspec之间的关系，如图 7 所示。

在 46个冷核星系团中，有 43个满足 Ṁspec ¿ Ṁclassical，大部分星系团的 Ṁspec/Ṁclassical

都分布在 0.1 附近 (图中的点折线)，即实际光谱观测结果比经典冷流模型的预期结果低大约
1 个量级。这种显著的差异表明了经典冷流理论存在的问题，必须在气体冷却的过程中引入
某种加热机制才能够解释这些问题。

2.5 熵轮廓

熵是星系团内物质的一个基本参量，对于研究星系团冷核的加热过程具有不可替代的意

义。通过将绝热指数改写为 κ ∝ Pρ−5/3，以星系团的 X 射线温度 TX 和电子密度 ne 这两个



1期 刘昂，等：X 射线冷核星系团研究进展 811期 刘昂，等：X 射线冷核星系团研究进展 811期 刘昂，等：X 射线冷核星系团研究进展 81

图 7 46 个冷核星系团的经典质量沉积率 Ṁclassical 和光谱质量沉积率 Ṁspec 之间的关系
[29]

点线、点折线、折线分别代表 Ṁspec/Ṁclassical = 0.01, 0.1, 1。

可观测量定义一个新的参量 K：K = TXn
−2/3
e

[83]
。K 记录着气体的热历史信息，因为只有

当气体获得或者丢失能量时，K 的值才会发生改变。由于 K 能够将难以直接测量的熵以可
观测量表示，在星系团的 X 射线研究中一般都使用 K 这个参量来替代星系团内物质的热力
学熵值

[84]
。实际上，K 与热力学熵值存在着对数关系。对于单原子气体，经典的热力学熵值

为 s = lnK3/2 + constant
[85]
。

星系团内物质的熵具有一个重要的性质：当 dK/dr ≥ 0时，气体会达到对流稳定。因此
引力势阱成为了一个巨大的分离器，将物质依照熵值的大小分离开。熵较低的气体沉到势阱

的底部，而熵较高的气体上浮到一个临界半径处，在这个临界半径附近，气体的熵大致相等。

如果星系团的演化过程只受引力作用的影响，那么其径向变化的熵轮廓将会在 r > 0.1r200

的范围之外表现为幂律形式。由此导致的星系团熵轮廓特征为，外部呈现幂律形式，内部

则受非引力作用而偏离幂律形式 (可参考图 8)。因此，星系团熵轮廓背离幂律形式的现象可
以被用来探究星系团内物质的 AGN 加热以及冷却辐射等非引力过程带来的效应

[84]
。2005

年，Voit 以 71 个星系团的熵轮廓为基础，得到了描述星系团径向熵轮廓的表达式
[85]
：

K(r) = K0 + K0.1r200(
r

0.1r200

)α , (5)

其中，K0为星系团核心的熵值，α 为幂律变化的指数。

对星系团的熵轮廓进行比较系统的观测研究始于 20世纪 90年代中后期。1996年，David
等人

[86]
通过 ROSAT PSPC 的数据，发现星系团内气体的熵在核心处几乎不再变化，而

是维持一个固定的值。这个结果说明这些气体被加热过，而加热过程可能发生在星系团

形成之前或者气体引力坍缩的过程之中。Lloyd-Davies 等人
[87]
和 Ponman 等人

[88]
分别

利用 ROSAT 和 ROSAT+ASCA 的数据对 20 个星系团和 66 个星系团进行了熵轮廓的研
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究，均得出了熵在 0.1rvirial 之内趋于平坦，之外则指数上升的结论。更高分辨率的 Chandra
数据进一步验证了该结论，并将 α 限制在约 1.1 ∼ 1.2 的范围内，熵轮廓的这些特征对
0.5 keV ≤ kTX ≤ 15 keV、z ≤ 0.5的星系团均成立

[89, 90]
。

2009 年，Cavagnolo 等人
[84]
利用 Chandra 卫星对 239 个星系团的观测数据，对该样本

中星系团内气体的熵轮廓进行了系统的研究和统计工作，这项命名为 ACCEPT(Archive of
Chandra Cluster Entropy Profile Tables) 的工作提供了目前星系团熵轮廓研究的最大样本。
他们发现样本中绝大多数星系团的熵轮廓都可以使用式 (5) 进行拟合，在 r ≥ 100 kpc的范
围内，K(r) ∝ r1.1 ∼ r1.2。图 8 给出了 ACCEPT 中所有星系团的熵轮廓。图中一个最显著
的特征就是绝大多数星系团的熵轮廓都偏离了单一的幂律形式。对于中心冷却时间短于星系

团年龄的样本，即冷核星系团，如果引入 AGN 作为热源，那么非零的核心熵值是我们所期
望的结果

[91, 92]
。但是对于中心冷却时间与宇宙年龄相近的星系团，需要引入其他的机制以解

释它们的核心熵轮廓，例如并合作用或极强的 AGN 爆发。对于K0 > 100 keV · cm2的样本，

由于通过激波很难赋予气体如此高的熵值，所以必须引入 AGN 爆发来进行解释，但是 AGN
爆发还从未被观测到。

Cavagnolo 等人的另一个重要结论是证实了星系团核心熵分布具有非常明显的双峰
性。星系团内的热气体通过辐射消耗掉其内能所需要的时间是关于熵的函数。熵较低的气

体辐射功率较高，冷却速度较快，反之亦然。因此 K0 的大小能够大致反映出星系团核心

的冷却时标，并提供关于星系团核心物理过程的线索。如果假设热传导或者 AGN 反馈加
热是建立星系团核心目前的熵状态的基础过程，那么通过此类的模型必须能够推出目前

观测到的 K0 分布。图 9 分别显示了 ACCEPT K0 的对数直方分布图和累积分布图。从直

方分布图中可以明显观察到，该样本的 K0 分布至少表现出两组特征范围，在这两个范围

之间是一个 K0 ≈ 30 ∼ 50 keV · cm2 的小数量带。从累积分布图中也能够清楚地看到在

K0 ≈ 30 ∼ 50 keV · cm2 的范围内出现了明显的平台，这进一步说明了样本 K0 分布的双

峰性。

对于双峰性的一种解释是星系团核心的 AGN 反馈加热和电子热传导机制。2005
年，Voit 和 Donahue

[93]
提出了一种 AGN 反馈加热模型，认为每 108 年一次、辐射功率约为

1038 J · s−1 的 AGN 爆发可以将星系团核心的熵维持在 10 ∼ 30 keV · cm2 的准静态；而能

量超过 1054 J · s−1 但非常罕见的星系团爆发能够将星系团核心熵增加至 30 ∼ 50 keV · cm2。

这个模型能够很好地解释 K0 ≤ 30 keV · cm2 的情况，但是 K0 = 30 ∼ 50 keV · cm2 区域

的低数量以及 K0 > 50 keV · cm2 的显著高数量还需要更合理的物理解释。2008 年，Voit
等人提出，K0 = 30 keV · cm2 附近星系团数量较少的现象可能是由热传导造成。当 K0 超

过 30 keV · cm2 时，热传导会将大量的热量传至核心区域，抑制气体的冷却，使熵难以降

回较低的值；而并合激波能够直接将气体的熵带到 K0 ≥ 100 keV · cm2 的高位
[94]
，因此在

K0 = 30 ∼ 50 keV · cm2 的区域内星系团数量相对较少。这种解释得到了很多观测证据的支

持
[66, 95, 96]

。
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图 8 239 个星系团熵轮廓的叠加图
[84]

以颜色代表星系团温度的不同，颜色条的单位是 keV。(a) 所有 239 个星系团的熵轮廓；(b) kTX < 4 keV 星系团的熵轮

廓；(c) 4 keV < kTX < 8 keV 星系团的熵轮廓；(d) kTX > 8 keV 星系团的熵轮廓。从图中可以看到，随着 kTX 增大，星

系团核心的平均熵值也相应增大。

3 冷核理论模型

经典的冷流理论认为，星系团冷流的质量沉积率可以达到 100 M¯ · a−1以上，但在 X 射
线以外的波段观测到的证据都表明，经典的冷流理论大大高估了星系团核心气体的冷却速

率，即意味着核心气体在辐射冷却的同时，还处在被某种加热机制的作用之下，气体向外辐

射的能量有超过 90%被热源重新补充进来，使其长期维持着稳定的状态。

3.1 AGN 反馈加热机制

有关冷核的热源一度出现过很多种不同的模型。星系团的冷却时间约为 3× 108 a，很多
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图 9 ACCEPT 的K0 的最佳拟合值分布直方图 (图 (a)) 和累积分布图 (图 (b))
图 (a) 中纵坐标为星系团数量；图 (b) 中纵坐标为星系团所占比例。由图可知K0 的分布具有明显的双峰性。

星系团甚至还要比这个数值低得多，因此热源的辐射功率必须足够大，才能够在这么短的时

间内将冷核气体辐射的能量补充回来。目前最被认可的热源是星系团核心的 AGN
[37]
。AGN

射电喷流将其外围的 X 射线气体推开，形成 X 射线光度较低的空洞 (cavities)。空洞内包
含着密度极低的相对论性气体，温度可高达 100 keV，具有明亮的射电辐射。由于空洞内的
气体密度比周围低、温度比周围高，因此会在周围的 X 射线气体中上浮，类似于水中的气
泡 (bubbles)。在空洞的外围，X 射线气体受到空洞膨胀的压力而产生激波 (shocks)、涟漪
(ripples)、纤维 (filaments) 等结构

[97, 98]
，这些结构都可以将空洞的能量转化为周围 X 射线

气体的内能。图 10 显示了英仙座星系团的 Chandra X 射线图像，空洞、弱激波、涟漪等结
构清晰可见。

图 10 英仙座星系团的 Chandra 观测图像
[99]

观测时间约 8.5× 105 s。由 0.3∼1.2 keV、1.2∼2 keV 和 2∼7 keV 三色合成。内部可见两个空洞，声波以及弱激波在空洞周

围形成涟漪结构。核心区域的蓝色结构为前景星系的吸收所致。
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众多迹象表明，AGN爆发的能量大小与X射线气体的冷却速率联系紧密，因此使用“反
馈加热”来描述 AGN 的加热过程。根据冷核星系团的熵轮廓 (见 2.5 节)，气体的熵值由外向
内近似以指数形式递减，但进入核心区域时，熵轮廓开始趋于平坦，代表约 10 keV · cm2 量

级的熵注入，这个量级与观测到的 AGN 能量注入量级相当；此外，空洞释放的能量与冷却
气体的 X 射线光度似乎也形成了一种互相影响的“默契”，如图 11 所示。

图 11 核心 AGN 空洞的能量与星系团内物质 X 射线光度之间的关系
[100]

横轴表示 rcool 以内星系团内物质的光度；纵轴表示星系团中心 AGN 的空洞加热功率。3 条斜线分别代表每个空洞的能量是

pV、4 pV 和 16 pV 时加热速率与冷却速率相等的情况，p 和 V 分别代表空洞的压强和体积。

在已经探测到存在空洞的星系团以及其他冷核系统中，有超过一半能够释放足够的能量

以平衡甚至超过气体辐射放出的热量。2006 年，Dunn 和 Fabian
[101]
对较近距离的 55 个冷

核星系团进行了研究，发现在该样本中，有大约 30%的星系团并没有明显的空洞存在的证
据。对于这些没有探测到空洞的星系团，图 11 给出的趋势也并不适用。这样的结果可能是因
为 AGN 需要其他热源的帮助才能抵抗冷却，也可能是因为我们并未完全了解 X 射线空洞的
自然属性，或者 AGN 的能量辐射本身就不稳定。2006 年，Rafferty 等人

[100]
对 33 个冷核星

系团核心的恒星形成率进行了研究。在他们的样本中，绝大多数星系团都有证据显示存在着

空洞。平均的冷却功率为 6.45× 1037 J · s−1，而空洞的供能功率为 1.01× 1038 J · s−1。根据这

个结果，即使将未发现空洞的冷核星系团考虑在内 (30%)，也能够满足 Pcavity ≈ 1.1Pcooling，

空洞所提供的能量依然足够补充冷却带来的损失。

虽然从加热效率来看，AGN 是冷核星系团最有可能的热源，但是 AGN 加热的具体机制
仍在激烈的讨论之中。

3.1.1 空洞加热

在射电瓣周围形成空洞所需的能量共包含两个部分：将 X 射线气体推出所需的能量 (即



86 天 文 学 进 展 32卷86 天 文 学 进 展 32卷86 天 文 学 进 展 32卷

气体的压强与体积相乘) 以及射电瓣的内能，即焓：

H = E + pV =
Γ

Γ − 1
pV , (6)

第二个等式当射电瓣充满了比热为常数 Γ 的理想气体时成立。如果瓣中以相对论性粒子
为主，则 Γ = 4/3，H = 4 pV ；当以非相对论性粒子为主，则 Γ = 5/3，H = 2.5 pV。此

外，磁场也有可能成为射电瓣的决定性因素，在这种情况下，H = 2 pV。其他各种可能的

情况介于这些极限情况之间。虽然并不能确定射电瓣的状态方程，但可以大致确定其焓在

2 pV ∼ 4 pV 的范围内。

Reynolds 等人进行的一项数值模拟结果证明，空洞在星系团内气体中上浮的过程中能
够加热周围的气体

[102]
。Churazov 等人通过研究发现

[103]
，空洞能够将 AGN 的能量转化为

气体的内能。当空洞上浮时，为了填补空洞移动留下的空间，外部的 X 射线气体必然会向内
移动。在这个过程中，引力势能转化成了星系团内物质的动能。一个空洞上浮所释放的引力

势能可表示为：

δU = MgδR = V ρgδR = −V
dp

dR
δR = −V δP , (7)

其中，M = ρV 是被空洞吹走的气体质量，V 是其体积，ρ为周围气体的密度，g 为重力加速

度。由于上浮空洞以亚音速移动
[104]
，因此其压强与周围气体较为接近，所以可将周围气体的

压强变化近似看作是空洞自身的压强变化。由热力学第一定律：dH = Tds + V dp，对绝热

的空洞，熵几乎保持不变，由此得到 δH = V δp。因此，式 (7) 实际上是说明，空洞上浮的动
能与随上浮而损失的焓相等。如果周围气体的粘滞度高，即雷诺数低，则气体的运动会逐渐

耗散，只留下与空洞尺度相近的层状痕迹；如果雷诺数高，气体会呈现湍流运动，其动能最

终也会在与空洞大小相近的尺度内被耗散掉。因此，不管对于何种情况，动能都会在传播到

较远距离之前衰减；不管上浮空洞和其周围气体的物理性质如何，其丢失的焓全部转化为附

近气体的内能。

在空洞加热机制为物理基础上，Begelman 等人提出了“沸腾”(effervescent) 加热模
型

[105–107]
，即多个空洞的上浮和膨胀会造成星系团内物质的无规则运动，由此对气体进行加

热。Chandra 的观测结果表明，空洞在星系团中的存在非常普遍，而且很多星系团中存在着
多个空洞

[97, 108]
。Forman 等人也在M87 中观测到了大量的空洞

[109]
。这些观测证据都能证

明“沸腾”模型的正确性。Ruszkowski 和 Begelman
[106]
通过对“沸腾”模型的研究发现，在

数值模拟中必须引入热传导过程，使空洞的焓从周围物质中获得补充，才能有效地阻止冷却；

而 Roychowdhury 等人
[107]
在 2004 年的研究中则发现该结论的成立与否关键在于 AGN 总

加热速率的大小，因此热传导过程是否必要还无法确定。由于这些结论使用的都是一维模型，

以混合理论研究对流，因此很有可能遗漏掉三维流体的一些特征。

Dalla Vecchia 等人
[110]
对空洞加热机制的长时标效应进行了三维的流体动力学模拟研

究。最终他们发现，虽然空洞提供的热量能够阻止冷却，但是也阻止了冷核的产生。对于这

样明显与观测结果相左的结果，他们认为是由星系团形成之前气体受到的预加热造成的。他

们最终的结论否定了反馈机制在 AGN 加热中的决定性作用，而是认为反馈对于加热只能起
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到一种修正作用。但由于他们所使用的加热模型涉及到模拟空洞中的气体与星系团内物质进

行混合的过程，而关于这种过程的具体物理描述还不完善；另外关于星系团中的磁场，我们

还知之甚少。因此对于空洞加热机制的具体物理图景仍然有待深入讨论。

3.1.2 弱激波加热

阻止星系团内气体冷却的一个关键点是补充气体由于强 X 射线辐射而损失的熵。激
波加热机制在这样的过程中很可能起着非常关键的作用。2007 年，Forman 等人

[109]
通过

Chandra 的观测，在M87 周围 13 kpc 处探测到了激波的存在，在 2.8 kpc 处发现了产生激
波的“活塞”结构。Churazov 等人对M87 周围空洞的演化进行了数值模拟研究，结果发现，
由于空洞内的高音速使激波在空洞内的传播速度超过其周围的传播速度，因此当激波扫过空

洞时，会在周围形成一个涡环结构
[104]
。Heinz 和 Churazov

[111]
通过数值模拟研究发现，这

个过程将激波的能量转化为了局部的动能，而这部分动能会很快被耗散掉以加热气体，所以

该过程可以将更多的激波能量转化为星系团内物质的内能。此外，如果星系团内包含着很多

的小型空洞，那么由 Richtmyer-Meshkov 不稳定性得到的衰减长度与空洞占星系团内物质总
体积的比例成反比。若一个星系团中空洞的体积占到 10%，则空洞的热能也应占整个星系团
的 10%，以英仙座星系团为例，绝大部分弱激波能量将会在中心 100 kpc 的范围内被耗散掉。
维持一个大的空洞体积比需要极高的能量，而这些能量中的一大部分会被耗散掉以加热星系

团内的物质。

3.1.3 声波耗散加热

2003 年，Fabian 等人
[98]
提出，多重 AGN 爆发产生的声波受到粘滞阻尼作用，这个过

程可能是一个比较重要的加热机制。由声波耗散产生的单位体积的加热功率可表示为
[112]
：

Πd = [
2ν

3
+

(γ − 1)2κT

2γp
]
ω2ρ

γ2

δp

p

2

. (8)

其中，ρ，T，p和 γ 分别代表气体的密度、温度、压强和比热；κ为导热系数；ν 为动粘滞率

(ν = µ/ρ，µ为粘度)。由式 (8) 可知声波耗散加热功率包含两个部分的作用：粘滞损耗和传
导耗散。

声波耗散加热机制的原理与弱激波加热机制类似，因为多重弱激波也可以被看作是声

波的叠加。在数值模拟研究中，通常激波的衰减由粘性应力决定
[113–115]

，因此这两种加热过

程实际上可以合为一体。声波的耗散依赖于传播系数 (transport coefficients)，而激波加热并
不如此。传播系数的不确定度直接决定了声波耗散加热速率的不确定度。数值模拟研究表

明，只要传播系数能够被限制在偏离观测值一个数量级的范围内，声波耗散机制就能够在将

AGN 能量转化为热源的过程中起到非常关键的作用
[98, 113–115]

。两种机制对参数的依赖性不

同，由此导致其作用范围有所差别。

3.2 超新星反馈加热机制

星系团内的超新星也是一个非常重要的热源。大量的观测证据直接或间接地证实了

在 ICM 中存在数量相当可观的超新星
[116–121]

。由于星系团内星族 (Intra-cluster Stellar
Population) 以年老的早型星为主，因此 II 型超新星的作用几乎可以忽略不计，只需考虑 Ia
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型超新星的加热作用即可。2004 年，Domainko 等人通过温度、金属丰度、X 射线光度等信
息，对英仙座星系团和半人马座星系团中超新星加热的规模进行了研究

[122]
。他们假设 ICM

中的金属元素全部来自于超新星爆发，进而由金属丰度得到超新星的数量，并根据星系团的

X 射线光度得到加热 ICM 所需的总能量。他们发现对于英仙座星系团和半人马座星系团，Ia
型超新星发出的能量分别约为所需总能量的 16% 和 45%。虽然这只是超新星加热供能的比
例上限 (超新星爆发并不是 ICM 元素增丰的唯一途径)，但也能表明超新星加热可为阻止气
体冷却提供可观的能量。Li 和 Bryan

[123]
通过一项数值模拟工作证明，在 r ≤ 1 kpc 的范围

内，Ia 型超新星能够有效地加热气体并在一定程度上延缓冷却，但在更大范围内的冷却时间
均短于 Ia 型超新星的加热时间，因此 Ia 型超新星加热并不足以彻底阻碍气体的冷却，仍需
要引入其他的热源 (如 AGN)。尽管如此，由于超新星加热机制具备诸如空间分布相对 AGN
加热更加均匀且广泛

[124]
、加热作用时间长

[122]
等独特的优势，并且随着观测条件的进步，有

越来越多的星系团内超新星正在被发现
[125–128]

，因此在讨论冷核问题时它仍然是一个必须考

虑的热源。

3.3 无反馈加热机制

关于热传导加热机制的争论已经持续了几十年。热导率与星系团中的磁场有关，而由于

磁场的拓扑结构无法观测，因此热传导的具体机制还不清楚。“微调”问题 (the fine-tuning
problem) 是热传导模型中存在的一个不易解释的难点，即如何使星系团内物质在局部加热
与辐射冷却同时存在的情况下保持局部平衡

[16, 129, 130]
。除此之外，Zakamska 等人的数值模

拟研究发现，在一部分星系团中，热传导加热无法在整个星系团核心范围内与冷却相抗衡，

这个结果在 Voigt 以及Wise 的研究中得到了进一步证实
[131–133]

。这些都是热传导模型目前

所面临的困难。假设热导率并未被完全限制，那么在星系团核心的冷却区域之外，热传导加

热依然能够发挥作用，虽然并不足以单独抵抗气体的冷却
[134]
，但可以大大减轻 AGN 加热的

负担，降低对于 AGN 加热的能量要求
[131–133]

。

3.4 其他加热机制

除以上几种之外，自冷核现象被发现以来，还出现过其他数量众多的加热机制。但是在

这些加热机制中，只有很少一部分包含反馈机制。AGN 加热机制以外的模型一般都以并合
产生的能量 (即星系团的束缚能) 作为热源。对于一个类似英仙座星系团尺度的系统，阻止其
核心气体冷却需要在一个哈勃年龄内提供约 1055 J的能量，而一次较大规模的星系团并合过
程能够产生的能量约为 1057 J，因此只需要在这一总能量中提供百分之一，就足够阻止气体
冷却形成恒星。但是这并不代表这些加热机制没有问题。冷核仅占据星系团总体积的千分之

一甚至更小，因此是一个相对较小的目标，并合产生的巨大能量并无明确的传导方向性，按

照比例计算，冷核能够接受的并合能量应该也只占到总能量的千分之一左右，这显然达不到

阻止气体冷却的能量需求。此外，星系团内气体稳定的分层结构和极高的中心密度严重抑制

了湍流活动，从而阻止了气体的纵向能量交流。因此并合的能量如何传递给中心的冷核目前

仍未有合理的解释。

Kravtsov 等人通过对星系团结构的数值模拟研究发现，星系团内物质处于混乱的湍动
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状态，其湍动速度约为 100 km · s−1 [135]
，湍动的耗散可能也是一个重要的热源。Churazov 等

人对英仙座星系团的研究表明
[136]
，星系团中心 AGN 的外流也可能产生一个类似大小的湍

流。因此冷核附近气体湍流的产生源头还不能确定。Dennis 和 Chandran
[137]
利用一个半经

验的模型说明，当湍流速度在 100 ∼ 300 km · s−1时，如果将热传导、湍流耗散和湍流扩散相

结合，那么提供的能量可以与辐射损失相抗衡。然而，对于湍流的空间分布和能量分布是如

何形成的，即湍流的源头，他们的模型并没有给出合理的解释。

4 总结与展望

关于冷核星系团，到目前为止我们比较确定的结论是：冷核是星系团核心气体一种长期

的、较为稳定的状态，冷核星系团约占星系团总数量的一半；由于气体密度极高，冷核向外

发出强烈的 X 射线辐射，导致其 X 射线光度呈现一个明显的峰值区域，并且使气体的冷却
时间短于星系团的存在时间，冷核的温度也由于辐射带走大量能量而远低于星系团的特征温

度；而在辐射冷却的同时，这部分气体还处在某种或某些机制的加热之下，使其无法一直冷

却形成恒星。

但有些问题还依然没有明确的结论。在 X 射线观测方面，如何准确定义冷核星系团，
使用何种判据区分冷核星系团与非冷核星系团仍然是一个值得讨论的问题。表面亮度凝聚

度
[38]
、中心温度下降度

[58]
、尖度

[46]
、经典质量沉积率

[29, 82]
等参数已经分别在不同样本中被

证明具备成为此类判据的条件。但目前的研究样本无法保证无偏性，尤其是对于高红移星系

团的特征我们还并不十分清楚。因此该问题还有待更大样本、更深层次巡天数据的验证。

高红移处冷核星系团比例较低的“冷核缺失”现象在很多研究中均有出现
[38, 46]

。除了样

本的选择性偏差带来的影响之外，冷核星系团的演化可能是造成这一现象的更主要原因。高

红移星系团相对较年轻，处于演化的前期，而冷核作为一种稳定的结构，是星系团经过一段

时间演化之后的结果，因此在高红移处，冷核星系团的比例应该相对较低。但McDonald 等
人于 2013 年的最新研究却并未发现冷核从 z ' 0 到 z ' 1 具有明显的演化趋势

[138]
。关于冷

核的演化过程我们还需要做更细致的探索，而高红移样本的不完备性依然是导致我们无法更

深入认识该问题的最关键原因。

经典冷流模型所预言的质量沉积率已经被证明是过高估计了实际情况，但根据观测到的

恒星形成率而推算出的质量沉积率应该是较为可靠的。与之相对应的 Fe XVII 线以及其他一
些发射线都处于 XMM-Newton 卫星的探测能力之内，对这些发射线进行更高精度的观测，
将有助于我们检验并完善现有的冷核模型。星系团中 AGN 喷流能量的时间分布是反馈加热
模型一个不可回避的基本内容，但关于它我们还知之甚少。现有的 X 射线空洞巡天数据一
方面数量很少，另一方面选择性偏差也很严重。完善 AGN 加热模型需要首先确定 AGN 的
平均加热速率，而只有在大的星系团样本中对空洞和激波波前进行一次大范围的、无偏的搜

寻，才有可能得到有意义的结果。在冷核理论模型的研究中，AGN 模型本身的不完善是阻碍
我们理解冷核加热机制的一个重要因素。关于触发 AGN 爆发的环境因素我们还并不十分清
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楚。此外，空洞的焓和热激波的能量如何耗散，并通过何种方式有效地加热气体，以及耗散

得到的热能怎样传递，这些都是还未得到明确答案的基本问题。

借助未来 10 年之内的先进观测设备，我们将有能力进一步探索这些问题。德国 Max-
Planck研究所计划于 2014年升空的 eROSITA (extended ROentgen Survey with an Imaging
Telescope Array) X 射线天文卫星À将使目前星系团研究的精度和深度提高约 2 个量级，以
帮助我们更深入地理解该领域存在的问题

[139, 140]
。在软 X 射线波段 (0.5∼2 keV)，其深度将

会比 ROSAT 巡天提高 20∼30 倍，由于 eROSITA 的轴向空间分辨率可低于 15′′，其 X 射线
图像的锐度将比 ROSAT 巡天提高 3 个量级

[139]
；而在硬 X 射线波段 (2∼10 keV)，eROSITA

巡天将成为在该波段第一个真正的全天巡天。eROSITA 计划观测约 105 个星系团，其中红

移超过 1 的星系团有望达到 1 000 个，这将极大地扩充高红移 X 射线星系团的样本容量，帮
助我们更全面地认识和理解高红移处冷核星系团的性质，对冷核的形成、演化等具体过程进

行更深入的探索。通过对附近星系中的吸积黑洞和超过 3 × 106 个高红移 AGN 进行系统的
观测，eROSITA 会完善现有的 AGN 模型，这对建立完整的冷核理论模型具有非常重要的
意义。日本计划于同一年发射的 ASTRO-H X 射线天文卫星Á也将大大推动星系团冷核的研

究。ASTRO-H 将通过拍摄高能谱分辨率、高产出效率的光谱来探索 0.3∼600 keV 的高能宇
宙，但其 60′′ ∼ 90′′ 的空间角分辨率并不出色。这样的分辨率不适合高红移冷核星系团的研
究工作，不过其软 X 射线波段的高分辨率光谱能够让我们对近距离星系团的温度、金属丰度
等参量进行更精确的限制，对于揭示较近星系团内部的物理过程 (如湍流加热、激波加热等)
将会提供重要的帮助。
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Böhringer H, Pratt G W, Finoguenov A, et al, eds. Berlin Heidelberg: Springer-Verlag, 2007: 48

[47] Santos J S, Rosati P, Tozzi P, et al. A&A, 2008, 483: 35

[48] Santos J S, Tozzi P, Rosati P, et al. A&A, 2012, 539: A105

[49] Tozzi P. Nuovo Cimento B Serie. 2007, 122: 1073

[50] Markevitch M. ApJ, 1998, 504: 27

[51] Irwin J A, Bregman J N, Evrard A E. ApJ, 1999, 519: 518

[52] White D A. MNRAS, 2000, 312: 663

[53] Irwin J A, Bregman J N. ApJ, 2000, 538: 543

[54] Finoguenov A, Arnaud M, David L P. ApJ, 2001, 555: 191

[55] De Grandi S, Molendi S. ApJ, 2002, 567: 163

[56] Piffaretti R, Jetzer P, Kaastra J S, et al. A&A, 2005, 433: 101

[57] Vikhlinin A, Markevitch M, Murray S S, et al. ApJ, 2005, 628: 655

[58] Sanderson A J R, Ponman T J, O’Sullivan E. MNRAS, 2006, 372: 1496

[59] Jin Y K, Zhang S N, Wu J F. ApJ, 2006, 653: 1566

[60] Tanaka N, Furuzawa A, Miyoshi S J, et al. PASJ, 2010, 62: 743
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[114] Ruszkowski M, Brüggen M, Begelman M C. ApJ, 2004, 615: 675
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Developments in Studies of X-ray Cool-core Galaxy Clusters

LIU Ang, YU Heng

(Department of Astronomy, Beijing Normal University, Beijing 100875, China)

Abstract: Cool cores are common structures in the center of X-ray luminous galaxy

clusters. Present observations indicate that the fraction of cool-core clusters is about 50% or

even larger. The dense intra-cluster medium in cool cores emits very strong X-ray radiation

through bremsstrahlung, thus forms a sharply peaked X-ray surface brightness distribution,

while the temperature is lower than the virial temperature. The energy loss is so fast that the

cooling time of a cool core can be shorter than the age of the cluster. These phenomenons

always indicate the existence of a cool core. However, so far a clear definition of a cool-
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core cluster is not established. Parameters such as the surface brightness concentration, the

central cooling time, and the mass deposition rates all work for the low redshift clusters, but

their reliabilities in high redshifts are not verified.

As the gas is cooling, the mass deposition rates are not as large as predicted by the

classical cooling flow theory. There is some heating mechanism that prevents the gas from

cooling down to form stars, which results in fails to detect the star formation and the molec-

ular clouds in optical and infrared bands. Feedback heating by central active galactic nuclei

(AGN) is one of the most promising heat sources, however, the specific heating mechanism

is not well understood. Other heat sources (e.g., conduction, merger shock, turbulence) may

also be important. They can significantly reduce the demands on AGN heating.

In this paper, we present a detailed description of the observing features of cool-core

clusters, such as the X-ray surface brightness distributions, the temperature profiles, the

cooling time profiles, the mass deposition rates, and the entropy profiles. We also summarize

several main cool-core theoretical heating models with and without AGN feedback. Present

research topics and future directions are discussed in the end.

Key words: galaxy cluster; intra-cluster medium; X-ray; cooling flow; cool core
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