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摘要：硅酸盐是宇宙尘埃的主要成分之一。20 世纪 60 年代，在演化晚期恒星中就曾发现硅酸盐

尘埃的辐射特征，并且与实验室无定形硅酸盐的光谱特征非常吻合。到 20 世纪 90 年代，演化晚

期恒星中的结晶硅酸盐特征首次在 ISO 卫星拍摄的光谱中探测到，其后随着更多的红外空间天

文台 (Spitzer、Herschel 等) 的发射，发现了大量具有结晶硅酸盐特征的恒星，尤其是演化晚期恒

星，几乎涵盖了演化晚期的各个阶段 (红巨星、渐近巨星支星、原行星状星云、行星状星云、红超

巨星等)。结晶硅酸盐尘埃的特征广泛分布在 10∼70 µm 波长范围内，表现为多个丰富的谱带。阐

述了演化晚期恒星中结晶硅酸盐尘埃的发现、谱特征、观测特性、结晶度和形成机制。
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1 引 言

宇宙尘埃大致可分为两类：一是含碳型尘埃，主要包括碳单质、无定形碳、SiC 等；另一
类是含氧型尘埃，主要是硅酸盐、金属氧化物等。此外，金属硫化物和某些金属单质 (如：铁)
可能也是其中重要的成分

[1]
。硅酸盐是含氧型尘埃中重要的组成部分，被认为形成于 AGB

(Asymptotic Giant Branch，渐近巨星支) 星的星周包层中，在星际空间中演化、破坏并且重
组，它是宇宙物质演化循环中非常重要的一环。硅酸盐的光谱是测定星周尘埃化学成分和大

小的重要探针，可为研究恒星盘和星周包层的热力学结构和密度分布以及尘埃尺寸提供重要

的信息
[2]
。硅酸盐是太阳系中最常见的矿物成分，从化学上看，硅酸盐主要由 O、Si、Mg、Fe

等元素构成，Si、O 元素组成硅酸根离子 (SiO4−
4 ) 或者亚硅酸根离子 (SiO2−

3 )，并且与金属
离子如 Mg2+ 和 Fe2+ 等结合形成硅酸盐 (受丰度所限一般认为阳离子主要来自 Mg、Fe 两
种元素，但 Ca、Al 等元素也可能形成少量的硅酸盐)

[3–5]
。硅酸盐的晶格结构主要体现在硅
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酸根离子的排列方式上，不考虑高压环境带来的改变，硅酸根离子可以独立或与其他硅酸

根离子形成链状、面状以及高度立体化的 3D 结构；在规律性的晶格排列中硅酸根离子可以
和其他的硅酸根离子分享氧离子，生成不同的硅酸盐，如橄榄石 (Mg，Fe)2SiO4 和顽辉石

(Mg，Fe)SiO3；而在长程不规则的排列中，即无定形硅酸盐分子中，不同的硅酸根离子还可

能会与其他硅酸根离子分享不同数目的氧离子
[3, 6]
。

1.1 硅酸盐的探测

对星周尘埃中硅酸盐的研究开始于 20 世纪 60 年代初。1963 年，Kamijo
[7]
首先在理论

上对M 型长周期变星中尘埃颗粒凝结进行了讨论，预言 SiO2 是其中最丰富的尘埃类型；其

后 Gilman 于 1969 年
[5]
在对较冷的富氧恒星中气体分子凝结温度的计算中确认其中的主要

尘埃成分是硅酸盐，如 AlSiO3 和Mg2SiO4 等。从观测上来看，最早发现的硅酸盐特征是发

射特征，分别是 9.7 µm 处的 Si-O 键拉伸振动特征和 18 µm 处的 O-Si-O 键键角弯曲振动特
征

[8, 9]
。其后Bedjin (1987)发现当晚期恒星周围具有非常厚的尘埃包层 (光深 τ10µm > 3.0)

[12]

时，这两个特征在星周包层中也可能以吸收形式出现
[10, 11]

。1983 年，第一颗红外天文卫星
IRAS (Infrared Astronomical Satellite) 发射升空，在 4 个中远红外波段进行了全天的测光
巡天，同时拍摄了亮源 7∼23 µm 波长范围内的低分辨率光谱 (Low Resolution Spectrum,
LRS)，发现大约 2000 个源具有无定形硅酸盐在 9.7 和 18 µm 的谱特征，其中 1700 多个源具
有发射特征，200 多个源具有吸收特征

[13]
；这是首次对硅酸盐特征进行最全面的巡查，具有

里程碑式的意义。

1.2 结晶硅酸盐的探测

早期发现的 9.7 µm 和 18 µm 硅酸盐都具有宽而光滑的特征，并且这些辐射特征可以用
实验室的无定形硅酸盐很好地重现

[14]
，说明这些特征来自无定形硅酸盐

[15]
，因此天文学家

曾认为宇宙中硅酸盐的成分是无定形的。20 世纪 80 年代，具有高度规律结构的结晶硅酸
盐在太阳系的彗星以及 β-Pictrois 的尘埃盘中

[17, 28]
被观测到，在行星际尘埃和陨石里也有

发现
[18]
。1989 年，胡景耀等人

[19, 20]
首次在太阳系外观测到结晶硅酸盐的特征，基于 IRAS

LRS 数据他们对具有特殊红外色余的 3 颗 Herbig Ae/Be 星候选体进行光谱分析时，发
现了 HD 100546 位于 11.3 µm 的结晶硅酸盐特征；只是由于 IRAS−LRS 较低的光谱分辨
率，这一特征没有被归结为结晶硅酸盐尘埃。到 20 世纪 90 年代，随着 ISO (Infrared Space
Observatory，红外空间天文台) 的发射，高分辨率光谱仪的观测证实结晶硅酸盐的分布远比
我们想象的要广泛，它在宇宙环境中的作用也远比人们想象的重要

[3, 15]
。

从光谱上说，不论是结晶硅酸盐还是无定形硅酸盐都会在中红外的 10 µm 和 20 µm 附
近呈现由 Si-O 键拉伸和 O-Si-O 键键角弯曲导致的光谱特征，规则排列的结晶硅酸盐由于
硅酸根离子的规律性排列会有较细窄的特征，并且结晶硅酸盐在 λ >25 µm 的较宽波长范围
会有窄带特征光谱，使其得以与无定形硅酸盐区分。1996 年Waters 等人

[21]
对 ISO-SWS 的

6 个演化晚期源在 30∼45 µm 内的光谱进行分析后，首次证认了演化晚期恒星星周包层可
能含有来自结晶硅酸盐的特征 (见图 1)。随后，1999 年 Sylvester 等人

[22]
的工作证实了这一

点，他们拼接了 ISO/SWS 和 ISO/LWS 对 7 个演化晚期恒星的光谱观测结果，得到了覆盖
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2.4∼197 µm 波长范围的光谱，在将其与实验室结晶硅酸盐光谱
[23]
对比后发现，它们都或多

或少地存在结晶硅酸盐特征；他们对位于 20.6, 23.6, 26.1, 27.8, 33.0∼33.6, 40.4, 43.1, 69 µm
处的结晶硅酸盐特征进行了列表，发现这些特征就像无定形硅酸盐的谱特征一样，也可以以

吸收的形式出现。为了更好地了解结晶硅酸盐特征，2002 年Molster 等人
[24–26]

对 17 个晚型
恒星的 ISO 光谱 (2.4∼195 µm) 进行了光谱分析，证实其中存在归结于结晶硅酸盐的一系列
窄带特征，最突出的特征是集中在 10, 18, 23, 28, 33, 40 和 60 µm 处的复合特征 (多个特征
混合在一起)。

图 1 演化晚期恒星中的硅酸盐特征
[21]

首次观测到来自演化晚期恒星中的结晶硅酸盐特征，横坐标以粗实线标出了几个典型波长处的结晶硅酸盐特征，其中W Hya 图

中的点虚线表示的是 ISO/SWS 的光谱响应曲线。

除了演化晚期恒星的星周包层，结晶硅酸盐也在其他多种环境中被检测到。在空间红外

望远镜 ISO 和 Spitzer 发射之前，结晶硅酸盐就曾在彗星和恒星的残骸盘 (debris disk) 中
被探测到，如哈雷彗星

[27]
和 β-Pictoris

[28]
，主要是基于 11.3µm 的结晶硅酸盐特征

[29, 30]
。随

着 ISO 和 Spitzer 的升空，光谱仪的波长覆盖范围极大地延展到长波方向 (如 ISO/LWS 的
波长可以延伸到约 200 µm)，演化晚期恒星和原行星盘中较冷的结晶硅酸盐才被发现。截至
目前为止，结晶硅酸盐在各种尺度上 (太阳系、恒星、河外星系和类星体) 都有探测，如彗
星、Herbig Ae/Be 星和 T Tauri 恒星的原行星盘、主序恒星周围的残骸盘

[24–26]
、主序后恒
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星的星周包层
[21, 22, 24]

、极亮红外星系
[31, 32]

、类星体
[31, 33]

。另外，Stardust 飞行器带回来的彗
星 81P/Wild2 的尘埃样本中，行星际尘埃中都有发现结晶硅酸盐颗粒

[34]
。Spitzer 和 ISO 对

LMC(Large Magellanic Cloud) 的观测证实，在河外星系的恒星光谱中同样有结晶硅酸盐特
征

[35–39]
。

尽管结晶硅酸盐看起来似乎无处不在，但是 ISO-SWS 对银心方向的探测表明星际介质
中几乎不存在结晶态的硅酸盐，星际介质中的硅酸盐主要是无定形硅酸盐，橄榄石是其主要

成分，只有极少的成分可能以结晶态存在。Kemper 等人
[40]
认为星际介质中硅酸盐的结晶度

不会高于 2.2%，而 Li 和 Draine
[41, 42]

则认为星际介质中的结晶硅酸盐含量不会高于 5%。由
于在早于或者晚于主序的恒星中都存在结晶硅酸盐，但星际介质中又几乎没有结晶硅酸盐的

探测结果，这表明星际介质中的硅酸盐存在一个尚不明确的演化过程
[15, 43]

，或者结晶硅酸盐

特征被无定形硅酸盐特征遮盖了
[44]
。

本文第 2 章介绍演化晚期恒星中的硅酸盐，以及硅酸盐和结晶硅酸盐在红外波段的光谱
特征；第 3 章介绍结晶硅酸盐的性质，包括结晶硅酸盐的成分、尘埃温度、尘埃的尺寸分布
和形状、硅酸盐的结晶度等；第 4 章讨论了结晶硅酸盐的两种可能的形成机制；第 5 章进行
简单的总结与展望。

2 演化晚期恒星中的硅酸盐

较冷的恒星会在其内部核燃烧的晚期通过慢速而致密的星风流失很大的质量，其质量

流失率一般为 10−7∼ 10−4 M¯ · a−1[45]
。在中小质量恒星 (0.8∼8 M¯) 中，这个过程发生在

AGB 阶段，而大质量恒星 (8∼25 M¯) 会在 RSG(Red Supergiant，红超巨星) 阶段流失很
大的质量。对于 AGB 星，其强对流会将中心核燃烧产生的物质转移到恒星的外面，再由星
风形成一个逐渐冷却的星周包层；在这个包层中，会生成很多由气态分子凝结 (温度低于
1400 K) 成的尘埃

[46]
(见图 2)，这些尘埃被恒星的光子辐射压推到外层，并且逐渐扩散到星际

空间
[47–49]

, 丰富星际空间中这些尘埃的含量。

如上所述，AGB 星的核燃烧所产生的元素 (C、O 等) 将通过 AGB 星的挖掘作用输送
到恒星的外围，增大这些元素的丰度。而其中的 C、O 元素的丰度很大，并且易与其他元素
结合，所以 C、O 元素将决定星周物质的演化走向。C、O 元素会首先形成 CO 分子，剩余的
C、O 元素会决定星周环境是以碳合物 (无定形碳和 SiC 等) 为主还是以氧合物 (硅酸盐和金
属氧化物等) 为主

[50]
。根据 AGB 星中 C、O 元素的比例，AGB 星一般是富氧 (C/O<1, M

型) 星或富碳 (C/O>1, C 型) 星，在很小的概率下，当 C 元素和 O 元素基本相当 (C/O≈1)
的时候就是 S 星，而 RSG 则一般是富氧星。富碳 AGB 星的星周为富碳环境，因此，尘埃
多为碳质尘埃，主要是无定形碳和少量的 SiC。20 世纪 60 年代对富氧晚期恒星的红外波
段观测证实，在波长 λ<10 µm 处有大量的气体分子 (CO、OH、H2O、SiO 等) 和尘埃特
征

[21, 22, 24, 51]
；而在更长的波段，尘埃的辐射特征将占据主导地位，其中，最丰富的是在 9.7

和 18 µm 处出现的谱特征，一般归于无定形硅酸盐尘埃颗粒。ISO 的发射导致了大约 50 条
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图 2 富氧演化晚期恒星中一些尘埃和分子的凝结曲线
[4]

短划线显示的是橄榄石 Fe2xMg2(1−x)SiO4 的稳定极限 (开始凝结或者气化)。当 x = 0 时为镁橄榄石，对应最顶端的短划线，

凝结温度最高；x = 1，铁橄榄石，对应最下边短划线，凝结温度较低；x = 0.5，镁铁含量相当的橄榄石，对应中间的短划线，凝

结温度也处于镁橄榄石和铁橄榄石之间。

窄带特征的发现，它们被认为来自结晶硅酸盐颗粒；此外，在 13, 16.8, 19.5 和 31.8µm 处出
现了一系列似乎具有相关性的特征，被归因于氧化物载体 (如：Si 的氧化物、Ca-Al 的氧化
物、Mg-Fe 的氧化物、无定形的氧化铝)

[1]
。

2.1 结晶硅酸盐源表

尽管对星周结晶硅酸盐的研究自 20 世纪 90 年代才开始，但近 20 年的观测发现了
为数不少的结晶硅酸盐恒星，表 1 列出了一些典型的具有结晶硅酸盐特征的演化晚期恒
星。目前，结晶硅酸盐已经在恒星演化晚期的各个阶段都有探测：红巨星

[24, 50]
、红超巨

星
[21, 24–26, 50]

、AGB 星
[21, 22, 24–26, 50]

、post-AGB 星
[21, 24, 50]

、行星状星云 (PNe)
[21, 24, 50]

、原行

星状星云 (PPNe)
[24–26, 50]

、亮蓝变星 (LBV)
[39]
、超新星遗迹

[53]
。与无定形硅酸盐类似，结晶

硅酸盐一般多存在于富氧的演化晚期恒星中。但也有例外，Waters 等人
[15]
就曾发现，少数富

碳恒星中也会存在结晶硅酸盐，虽然有人提出双星模型作为可能的解释，但目前对于这种现

象的产生还没有统一的认识
[1]
；而 Molster 和 Kemper

[15]
认为，这些结晶硅酸盐应该形成于

富碳恒星某段时间富氧的星风中。

2.2 谱特征

无定形硅酸盐的辐射特征主要位于 9.7 µm 和 18 µm 处，而结晶硅酸盐则在 λ>10 µm
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表 1 部分具有结晶硅酸盐发射特征的演化晚期恒星
[21, 24, 52]

名称 类型 参考文献

W Hya AGB [21]

NML Cyg Red Supergiant [21, 24]

AFGL 4106 post-RSG [8, 24]

HD179821 post-AGB or post-RSG star [21]

NGC6302 PN [21, 24]

NGC6543 PN [21]

IRAS 09425-6040 C-rich AGB star with O-rich dust [24]

NGC 6537 PN [24]

MWC 922 Peculiar object [24]

AC Her Binary post-AGB star [24]

HD 45677 B[e] star [24]

89 Her Binary post-AGB star [24]

MWC 300 Evolved star, B supergiant [24]

Vy 2-2 PPN [24]

HD 44179 Red Rectangle; binary post-AGB star [24]

HD 161796 Post-AGB star [24]

OH 26.5+0.6 OH/IR star [24]

Roberts 22 post-AGB star [24]

IRC+10420 post-RSG [24]

R71 LBV [39]

IRAS 18354-0638 post-AGB [52]

IRAS 23239+5754 PN [52]

IRAS 16456-3542 PN [52]

注：参考文献 [50] 中的 217 个源并未列入表中，因为其表中有许多重复的观测结果，

作者也未给出清晰的源表。

后呈现一系列的窄带辐射特征 (约 50 条)，其中最突出的是集中在 10, 18, 23, 28, 33, 40 和
60 µm 处的复合特征

[25]
(见图 3)。Molster 和Waters

[24–26]
曾对这 7 个复合特征在 17 个晚期

恒星中的特点进行研究，他们将这些恒星分为两类——分别具有盘状结构和物质外流特征，
并且分析了这些复合特征在这两类恒星中的区别 (表 2)。他们发现有盘状结构的恒星中 10
和 18 µm 特征较明显，而具有物质外流特征的恒星中这两个特征会因受来自无定形硅酸盐
在 10 和 18 µm 附近连续谱的影响较大而不太明显；在 23 µm 复合特征中，前者的 23.7 µm
特征强度与 23.0 µm 特征强度比值 F23.7/F23.0 较大，并且 24.5 µm 特征强度较大，而后者
则在 23.0 µm 处相对强度较大；前者的 43.0µm 特征强度一般不会弱于 43.8 µm 特征，而
40.5 µm 特征在蓝端比较陡峭并且不会延伸到波长 39.0µm 处，具有物质外流特征的恒星则
刚好相反；60 µm 复合特征在前者中峰值波长位于 65 µm 处，而在具有物质外流特征的恒星
中的峰值波长则一般位于 62 µm 左右，并且其峰值波长向红端的移动通常伴随着 52 µm 辐
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射特征的减弱以及 29.6 µm 和 30.6 µm 处辐射特征的增强，另外，前者在 69 µm 处有一个尖
锐的辐射特征，而在后者中这一特征并不明显 (见图 4)

[24–26]
。

图 3 结晶硅酸盐在恒星不同演化阶段的辐射特征
[52]

(a) 演化晚期恒星；(b) 主序星周围的残骸盘；(c) 早型星的原行星盘；(d) 彗星；(e) 银心方向 Sgr A* 没有结晶硅酸盐特征
[54]
，

代表 ISM；(f) Halley 彗星
[27]
和 β-Pictoris 残骸盘

[28]
中的 9.7 µm 处的结晶硅酸盐特征。rh 代表日心距。
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表 2 晚期恒星中硅酸盐的一般特征
[24]

µm

位置 范围 特征 (载体)

10 7∼13 8.3, 9.14 (SiO2?), 9.45, 9.8 (Mg2SiO4+MgSiO3), 10.7 (无定形硅酸盐),

11.05 (MgSiO3), 11.4 (Mg2SiO4,GaMg(Si2O6))

18 15∼20 15.2 (MgSiO3), 15.9 (SiO2), 16.2 (Mg2SiO4), 16.5 (PAH), 16.9,

17.5 (无定形硅酸盐 +MgSiO3), 18.0 (Mg2SiO4+MgSiO3),

18.9 (Mg2SiO4?), 19.5 (Mg2SiO4+MgSiO3)

23 22∼25.5 22.4, 22.8, 23.0 (MgSiO3), 23.7(Mg2SiO4), 23.9, 24.5 (MgSiO3),

25.0 (GaMg(Si2O6))

28 26.5∼31.5 26.8, 27.6 (Mg2SiO6), 28.2 (MgSiO3), 28.8, 29.6 (GaMg(Si2O4))

33 31.5∼37.5 32.2 (GaMg(Si2O4)), 32.8, 33.6 (Mg2SiO6), 34.1 (GaMg(Si2O4)+MgSiO3),

34.9 (Clino-MgSiO3), 35.9 (Ortho-MgSiO3), 36.5 (Mg2SiO6?)

40 38∼45.5 39.8 (GaMg(Si2O4)?), 40.5 (MgSiO3?), 43.0 (结晶态水冰 +MgSiO3),

43.8 (Ortho-MgSiO3), 44.7 (Clino-MgSiO3, GaMg(Si2O4)?)

60 50∼72 52.9 (结晶态水冰), 62.0 (结晶态水冰 +MgSiO3?/GaMg(Si2O4)?),

69.0 (Mg2SiO6)

注：其中 43.0 和 43.8 经常混杂在一起。

图 4 有盘状结构恒星和无盘状结构但有物质外流恒星中结晶硅酸盐的辐射特征
[52]

(a) 是具有盘状结构恒星 NGC 6537 的光谱；(b) 是具有物质外流恒星 AFGL 4106 的光谱。
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3 结晶硅酸盐尘埃的性质

3.1 成分

正如在引言部分所述，结晶硅酸盐有两种主要形式，根据其酸根离子的不同分为橄榄

石 Fe2xMg2(1−x)SiO4 和顽辉石 Mg(1−x)FexSiO3，其中 0 < x < 1，代表 Fe 的含量，其极端
形式分别为不含 Fe 的镁橄榄石 (Mg2SiO4) 和镁辉石 (MgSiO3)，以及不含 Mg 的铁橄榄
石 (Fe2SiO4) 和铁辉石 (FeSiO3)

[2]
。另外，MgSiO3 有两种结构：正辉石 (ortho-) 和斜辉石

(clino-)
[80]
，鉴于目前的模型和观测数据不足以准确地区分它们，一般认为各占一半，不做区

别。Fe 含量的影响体现在峰值波长和谱线形状 (比如 FWHM) 的变化上。Koike 等人
[57]
的

实验室测量表明，随着 Fe 含量的增加，橄榄石在 33.6µm 处特征的峰值波长将向长波方向
移动，直至 Fe2SiO4 的峰值波长达到 38.9µm，而且，谱特征的强度也会逐渐减弱，所以一
般会把 33.6µm 特征归结为不含 Fe 的 Mg2SiO4。Olofsson 等人

[56]
给出了结晶橄榄石的典

型谱带 (9.8, 11, 16.2, 23∼24 和 33 µm) 的峰值波长随 Fe 含量的变化，与 Koike 他们的结果
一致，即：随着 Fe 含量的增加，峰值波长将向长波方向移动，而且，随着谱带中心波长的
增加，差别也越来越大。对于 ISO/SWS 和 Spitzer/IRS 的数据来说，差别最明显的谱带在
33.6 µm。演化晚期星周包层中峰值波长位于 33.6 µm 的光谱特征

[52]
表明其载体结晶硅酸盐

是不含 Fe 的或者贫 Fe 的。Fe 含量对谱特征的影响表现最突出的是 69 µm 特征，只要增加
微量的 Fe，其峰值波长就会有明显的变化，5% 的 Fe 将使峰值波长移动到 70 µm 之外

[57]
。基

于 ISO/LWS 和 Herschel/PACS 的观测，69 µm 谱特征也成为诊断橄榄石中 Fe 含量的极好
标准。Molster 等人

[25]
通过分析谱带位置，尤其是橄榄石的 69 µm 和辉石的 40.5 µm 特征的

位置，得到了清晰的结论，即演化晚期恒星星周包层中的结晶硅酸盐尘埃颗粒都是贫 Fe 富
Mg 的。Sturm 等人

[58]
在原行星盘中检测到了 69 µm 硅酸盐特征，也表明 Fe 含量非常低 (小

于 2%)，只有一个源的 Fe 含量达到 3%∼4%；Blommaert 等人在演化晚期恒星中也检测到了
69 µm 特征，并且，他们同样认为其中不含 Fe 元素

[59]
。不过，Olofsson 等人

[56]
在几个恒星残

骸盘中发现了“富 Fe”橄榄石存在的证据，所谓“富 Fe”，是指其中 Fe/[Mg+Fe]≈0.2，也就
是说 80% 还是Mg。

对于不含 Fe 的结晶硅酸盐，橄榄石和顽辉石的区别非常明显地表现在谱特征上，不同
的分子结构使得特征的波长具有明显的区别 (见图 5)。结晶硅酸盐的谱特征可以分成 3 个
部分：9∼12.5µm，源自于 SiO4 四面体的拉伸运动；14∼22 µm，源于 SiO4 四面体的弯曲振

动：大于 22 µm，源于金属离子和硅原子的平动运动。橄榄石的特征波长在拉伸振动导致
的 10∼11.6µm，弯曲振动导致的 16, 20 和 23 µm，平动运动导致的 33∼40 µm。Mg2SiO4 的

强谱带波长在 10.0, 11.3, 16.3, 23.5, 27.5 和 33.5µm，此外，69.5µm 的特征较弱，但很独
特；MgSiO3 的强谱带波长则在 9.4, 9.9, 10.6, 11.1, 11.6, 18.2, 19.3 和 21.5µm，更长波长的
特征较多但较弱

[60]
；比较起来，长波波段的谱特征主要归于Mg2SiO4，而在 10∼23 µm 则两

者兼而有之。

由于结晶硅酸盐中的 Fe 含量很低，所以在做光谱拟合时，一般假设结晶硅酸盐只含有
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图 5 实验室测量的Mg2SiO4 与MgSiO3 的质量吸收系数
[3]

图中所示曲线是将Mg2SiO4(forsterite, 镁橄榄石) 和MgSiO3(enstatite，镁辉石) 的吸收系数 100 K 温度下与 Plank 函数

的积归一化的结果。

两种成分——Mg2SiO4 和MgSiO3，Molster 等人
[26]
得到的 17 个演化晚期恒星中的MgSiO3

比Mg2SiO4 多，质量比在 1∼11.4 之间。Jiang 等人
[52]
对 3 个演化晚期恒星中的结晶硅酸盐

进行研究所得结果与此一致，MgSiO3 和Mg2SiO4 的质量比达 4∼54，也就是说，MgSiO3 是

绝对多数；Edvardsson 等人
[61]
与 Chen 等人

[62]
根据Mg 元素丰度和 Si 元素丰度的相对比值

得出相似结论，他们认为，90% 的 AGB 星中Mg 元素和 Si 元素的丰度比值将处于 [1, 1.5]
之间 (见图 6)，而此时形成的结晶硅酸盐中MgSiO3 的含量应当大于Mg2SiO4 含量

[50, 62, 63]
。

然而，Gielen 等人
[64]
分析 post-AGB 星的星周盘光谱时，却发现Mg2SiO4 是主要成分，占比

在 20%∼100% 之间，明显多于MgSiO3；Olofsson 等人
[56]
得到的结果与此一致，他们也在恒

星残骸盘中发现辉石的丰度低于橄榄石，此外，他们也发现橄榄石中的 Fe 含量也比较高。鉴
于演化晚期恒星的星周包层多是球形，盘状结构带来的环境变化可能是导致残骸盘中橄榄石

丰度增加的原因。

Kemper 等人
[65]
根据 33.6 µm 特征分析了 AGB 星中Mg2SiO4 的丰度，得出其在星周包

层中的最大质量比不超过 5%；de Vries 等人
[44]
假设Mg2SiO4 和MgSiO3 的含量相等，并基

于Mg2SiO4 的 33.6 µm 特征，得出其质量丰度最高可达 12%。

无定形硅酸盐的情况比较简单，不像结晶硅酸盐这么错综复杂。之前的研究获得了比较

统一的认识，因为演化晚期恒星星周包层中的无定形硅酸盐特征与实验室中的无定形硅酸盐

特征比较一致
[11, 14]

。

3.2 温度

星周包层中的尘埃温度取决于中心星的光度和有效温度、尘埃与中心星的距离、包层的

光学厚度和尘埃自身的吸收系数。当距离和光学厚度相同时，吸收系数就起决定性作用。结

晶硅酸盐中的 Mg/Fe 比例会严重影响光学和近红外波段的吸收系数
[66]
，随着 Fe 含量的增

加，紫外和光学波段的吸收效率会迅速增长
[14]
。相对于结晶硅酸盐，无定形硅酸盐中 Fe 的含

量比较多
[4]
，而结晶硅酸盐中则几乎没有 Fe。因为在紫外和可见光波段无定形硅酸盐对光子

的吸收能力强于结晶硅酸盐 (见图 7)，所以在相近位置上，结晶硅酸盐尘埃的温度要比无定
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图 6 银河系内的 F 和 G 型矮星中的 Si、Mg 元素丰度
[63]

两条实线分别对应 [Mg]=[Si] 和 [Mg]= 2[Si]，两条线之间的区间对应于橄榄石和辉石共存，[Mg]=[Si] 线上边区域为辉石和石

英，[Mg]= 2[Si] 下方区域为橄榄石和 MgO 共存，右下角的十字误差棒对应的丰度误差由 Edvardsson 等人
[61]
和 Chen 等

人
[62]
的工作得出。

形硅酸盐低，导致在较短波长处无定形硅酸盐特征更加明显，而结晶硅酸盐的特征则在长波

波段更容易被探测到。

图 7 实验室测量的无定形硅酸盐 (上) 和结晶硅酸盐 (下) 在 0.3∼40 µm 的吸收能力对比
[56]

拟合 IRAS 光谱中常用到的硅酸盐颗粒 (半径为 0.1 µm) 的吸收系数。第一行显示的是无定形硅酸盐的吸收系数，第二行显示

的是结晶硅酸盐的吸收系数，其中点虚线、实线、短划线分别对应于与 1%、5%、20% 体积的碳单质混合后硅酸盐的吸收系数。
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3.3 尺寸分布和形状

一般模型考虑的尘埃形状包括球形和椭球形，虽然也有特别的针形尘埃如铁针
[67]
。Juhasz

等人
[68]
声称DHS (distribution of hollow sphere，连续空球模型

[69]
)能够较好地解释 5∼35 µm

之间的结晶硅酸盐尘埃特征。Sturm 等人
[58]
讨论了球形、椭球形和 DHS 的影响，DHS 模型

峰值和 FWHM 比球形的都大了约 0.1 µm，并且球形颗粒似乎不能很好地重现观测谱，而
DHS 和 CDE (continuous distribution of ellipsoids，连续椭球分布) 则没有明显的区别。

尘埃的尺寸对谱带的峰值波长和 FWHM 有一定的影响，Sturm 等人
[58]
的计算结果表

明，当尘埃的尺寸小于 1 µm 时，69 µm 特征的轮廓基本上不受影响；当尺寸大于 1 µm 时，
其峰值波长的变化可以达到 0.2µm。不过，人们一般通过模型拟合来获取尘埃尺寸的信
息。Gielen 等人

[64, 70]
在对 post-AGB 的星周结晶硅酸盐进行研究时，发现它们的平均尺寸

达到 2 µm 以上，远远大于星际尘埃的典型尺寸 0.1µm，而且，尺寸分布函数的幂律谱指数
为 −1.3 (尘埃半径范围 0.1∼4 µm)，显示出其中的大颗粒尘埃占比较高，意味着结晶硅酸盐
尘埃颗粒的尺寸具有与 ISM 尘埃不一样的分布。他们同时发现，post-AGB 星的结晶硅酸盐
也比无定形硅酸盐尘埃颗粒大，这一点与 Herbig Ae 恒星星周盘中的结晶硅酸盐尘埃颗粒明
显小于无定形硅酸盐的情况恰恰相反

[68]
。Olofsson 等人

[56]
对残骸盘的研究得到的尺寸分布

的幂律谱指数大抵在 3∼4 之间，与 ISM 没有明确的区别。Jiang 等人
[52]
则只利用了单一尘

埃尺寸 a = 0.1 µm (与 ISM 的值一致) 的球形颗粒，对演化晚期恒星星周包层的结晶硅酸盐
观测谱进行了拟合。造成这些结果差异的原因尚不清楚，但需要注意的是，模型的拟合本身

具有一定的误差，毕竟尘埃尺寸不是唯一的参数，导致谱特征轮廓变化的主要因素也不会是

尘埃尺寸，而是 Fe 的含量；另外，Gielen 等人
[64, 70]

研究的主要样本疑似处在双星系统中，特

殊环境可能对尘埃尺寸产生重要的影响。

3.4 结晶度

硅酸盐的结晶度指的是结晶硅酸盐在所有硅酸盐成分中占的质量比。硅酸盐的结晶度一

般通过红外波段光谱分析得出：在富氧晚期恒星中，红外波段 7∼200 µm 的红外辐射一般归
因于硅酸盐，其中连续谱主要来自于无定形硅酸盐，而辐射特征来自于无定形硅酸盐和结晶

硅酸盐，所以利用实验室测定的硅酸盐红外波段光学性质就可以确定产生这些辐射所需要的

无定形硅酸盐和结晶硅酸盐含量，进而得出硅酸盐的结晶度
[26, 52]

。随着观测手段和研究的深

入，对结晶硅酸盐尘埃在宇宙当中结晶度的研究也在不断深入。ISO-SWS对银心方向的探测
表明星际介质中几乎不存在结晶态的硅酸盐，因此Molster 等人

[15]
认为星际介质中硅酸盐的

结晶度不会高于 2% (±0.2%)。总体来说结晶硅酸盐在星周环境中是含量较少的组分，通过
对硅酸盐的光谱比对可以确定结晶硅酸盐含量为硅酸盐含量的 10%∼15%，而越来越多的观
测结果则确认在有盘状结构的恒星中硅酸盐的结晶度相对较高

[24]
。另外，由于双星系统中一

般会形成一个寿命较长 (约 105 a) 的尘埃盘，因此一般认为处于双星系统中的 AGB 星或是
post-AGB 星，其结晶度也很高，并且这一模型也常常用来解释富碳 AGB 星中含有结晶硅
酸盐特征的现象。Molster 等人

[71]
就曾证认 IRAS 09425-6040 为一个处于双星系统中的富碳

post-AGB 星，其硅酸盐结晶度处于 60%∼80% 之间；而 Jiang 等人
[52]
的工作则更新了这一

纪录，他们对 3 个晚型富氧恒星 IRAS18345-0638，23239+5754 和 16456-3542 进行了研究，
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确认其结晶度分别是：7.1%，51.3% 和 85.8%。IRAS16456-3542 是目前硅酸盐结晶度最高的
恒星 (需要注意的是 Aller 等人

[33]
在对高红移类星体 PKS 1830-211 的光谱拟合中得出其硅

酸盐的结晶度 ≥95%，但他们的光谱拟合得并不是很好，结果不太可靠)，而且没有证据表明
其处在双星系统中或者有盘状结构。

除了几何结构对结晶度有影响外，质量流失率可能也是影响结晶度的因素。Sogawa 和
Kozasa

[72]
的理论计算表明，对于质量流失率较小的恒星 (Ṁ ≈ 3×10−5M¯·a−1)，硅酸盐不能

被加热到足够高的温度以形成结晶硅酸盐，但在质量流失率较大的恒星中的热力学过程却可

以使硅酸盐彻底结晶化。也就是说，结晶硅酸盐应该只能在质量流失率大的恒星中出现。早期

Molster 等人观测的结晶硅酸盐恒星都具有较高的质量流失率：Ṁ > 10−5M¯ · a−1。Kemper
等人

[65]
在对 ISO 的探测能力进行分析后指出，质量流失率小的恒星可能也存在结晶硅酸盐

尘埃，由于温度较高的无定形硅酸盐特征掩盖了温度较低的结晶硅酸盐的光谱特征 (参见 3.2
节)，因此只有结晶度较高时才能被 ISO 探测到。但是，Jones 等人

[50]
却在质量流失率小 (最

小达到 Ṁ ≈ 10−9M¯ · a−1) 的富氧晚型星中也发现了结晶硅酸盐特征，说明结晶硅酸盐尘
埃能存在的质量流失率范围很宽。另一方面，与前人一致的地方是，Jones 等人

[50]
的研究结

果也表明，质量流失率大的恒星中发现结晶硅酸盐的比率相对较高。

Jones 等人
[50]
比较银河系和大小麦哲伦云中的结晶硅酸盐特征的探测率之后，还得出结

论：硅酸盐的结晶度与金属丰度有关。目前没有其他人在这方面得出类似的结论或者进行深

入的研究，所以，结晶度与金属丰度的关系有待进一步研究。

4 结晶硅酸盐的形成机制

结晶硅酸盐的形成大致有两种机制：一种是从气体直接凝结，另一种是从无定形硅酸盐

转变而来。前一种机制可能会带来结晶硅酸盐与气体密度的相关性
[4, 73]
，后一种机制会带来

与尘埃密度的相关性
[72]
。

4.1 结晶硅酸盐的凝结

尘埃的凝结一般有两个步骤，首先形成一个微小的尘埃核 (几个纳米量级)，然后在这个
核上生长成大颗粒。如果核和其后凝结的物质是一样的，那么生成的尘埃是均匀的；如果不

一样，则形成不纯的尘埃。演化晚期恒星星周包层中的硅酸盐都是不纯的
[74]
，一般认为种子

是凝结温度极高的 TiO2
[4]
，或者是 Al2O3

[75]
。

Gail 和 Sedlmayr
[4]
通过化学平衡计算得到，演化晚期的富氧恒星中，星风吹出的物质随

着温度的下降，部分气体凝结成固体的尘埃，凝结温度高的物质先固化。所以，首先形成的是

不含 Fe 的橄榄石，即Mg2SiO4 是最早凝结的 (见图 3)，因为它的凝结温度很高 (约 1000K)；
此后，MgSiO3 可以通过化学反应形成：Mg2SiO4+SiO2→ 2MgSiO3；而含 Fe 的硅酸盐 (如
铁橄榄石) 则形成于较低的温度。

类似于玻璃，硅酸盐也存在一个玻璃化温度，大约在 900 K。当温度高于 900 K 时，气体
凝结时形成晶体结构；而温度低于 900 K 时，气体凝结形成无定形结构。因此，最早形成的
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不含 Fe 的橄榄石和顽辉石是结晶结构的，而低温形成的含 Fe 硅酸盐则是无定形硅酸盐
[15]
。

这一理论可以很好地解释观测中的无定形硅酸盐富含 Fe 而结晶硅酸盐富含Mg 的现象；另
一方面，大部分硅酸盐以无定形的形式存在，也表明它们形成于温度低于 900 K 时

[76]
。

4.2 硅酸盐的转化

尽管从晶格结构上来说，结晶硅酸盐是相对容易凝结的硅酸盐成分，但实际情况中无

定形或者说玻璃化的硅酸盐才是星周硅酸盐的主要成分
[15]
。所以，应该还有其他的硅酸

盐转化机制，天文工作者提出了几种硅酸盐尘埃的转化模型，如无定形硅酸盐经历退火

(annealing)
[76]
转化为结晶硅酸盐。

硅酸盐的转化是双向的，有两种方式：一种是无定形硅酸盐的结晶化，另一种是结晶硅

酸盐转化为无定形硅酸盐。从无定形硅酸盐到结晶硅酸盐的转化是一个热力学过程，发生温

度在 1040 K 左右
[76–78]

，即需要一个加热机制使得无定形硅酸盐尘埃温度上升到 1040 K 以
上，通过高温下的再凝聚产生结晶结构。目前，对于硅酸盐如何在 AGB 星的外流中获得足
够的能量从无定形态转化到结晶态，尚没有很好的解释，要更好地理解这个过程，需要深入

研究 AGB 星星周环境。

针对硅酸盐的转化，Gail 等人
[4]
曾对原恒星盘中无定形硅酸盐的结晶化进行了理论计

算，在他们的模型中，无定形硅酸盐会在恒星盘类似吸积的过程中被运送到温度较高的内部

区域，而在这一区域中无定形硅酸盐将经历退火过程，晶格重新排列并结晶化，最终通过恒

星盘的疏浚作用输运到外围区域。他们在模型中引入了一个类似于化学置换反应的置换过

程，用Mg2+ 离子将无定形硅酸盐中的 Fe2+ 离子置换出来，这一理论可以解释结晶硅酸盐

中贫 Fe 的问题。他们
[63, 79]

在后续的工作中讨论了晚期富氧恒星中结晶硅酸盐的形成以及生

长，可以大体上解释在有盘恒星中无定形硅酸盐的结晶化问题；但他们也指出该模型存在一

些问题，如没有实验室数据的支持，不能确定在模型计算中引入的粘滞系数等参数是否合

理。Molster 等人
[80]
则认为在演化晚期恒星中径向的物质流动不太可能实现，毕竟演化晚期

恒星的星周盘不是吸积盘，应该不存在很强的径向物质交换过程，而硅酸盐在星周盘的外层

低温区域不太可能通过退火形成结晶硅酸盐，所以他们认为应该是某种非热力学过程导致某

些尘埃的结晶化 (可能是光照，也可能是某些机械能过程)，结晶化的尘埃释放的热量，在光
学厚并且湍动的尘埃中，可能会形成类似于太阳系中陨石球粒的小尘埃颗粒，而这些尘埃颗

粒不仅自身运动并且与其他尘埃颗粒碰撞，导致了尘埃颗粒的熔化并最终形成结晶化的硅酸

盐。另外，Kimura 等人
[81, 82]

为无定形硅酸盐到结晶硅酸盐的转化提出了一个比较特别的模

型，他们认为在有硅酸盐特征的碳星中对于金属离子主要是Mg 元素的无定形硅酸盐，电子
流的照射 (electron-beam irradiation) 可以为结晶化提供可能 (电子流能量：100 KeV)，而碳
星中存在的 CH4 将附着在无定形硅酸盐的表面，并加速这一过程。这一理论可以用来解释低

温下结晶硅酸盐的形成，尤其是碳星中的结晶硅酸盐；但显然这一过程需要非常特殊的条件，

尚未从观测结果得到证实。

Tielens 等人
[83]
就结晶硅酸盐的无定形化进行了讨论，在他们的模型中首先形成结晶硅

酸盐，然后 Fe2+ 离子在 800 K 左右的温度进入其中，并破坏结晶硅酸盐的晶格结构，形成
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无定形硅酸盐；但这一转化 (结晶硅酸盐特征随结晶硅酸盐晶格的破坏而迅速减少) 仍没有
观测上的支持。Simis

[84]
则认为硅酸盐尘埃和气体粒子 (如氦原子) 的相对速度达到 30 km/s

时，通过与气体分子的撞击可以破坏结晶硅酸盐的晶格结构，并被加热到较高的温度从而熔

化甚至蒸发，最终形成无定形硅酸盐；但这一理论无法解释无定形硅酸盐和结晶硅酸盐在光

学性质和元素成分 (结晶硅酸盐中 Fe 元素含量几乎为 0) 上存在的差异。

4.3 金属丰度的影响

Jones 等人
[50]
通过对 217 个富氧型晚期恒星进行研究发现，恒星的金属丰度在硅酸盐的

形成中也起到很重要的作用；他们认为，富氧恒星中形成的分子能否最终凝结为尘埃要受到

一些并不能在恒星中产生的重金属元素的影响。对于具有和太阳类似的金属丰度的富氧晚期

恒星，在其星风中最早凝结的应该是富含 Al 或者 Ca 的尘埃，凝结温度约为 1400 K
[4, 85]

, 而
Mg 和 Si 等成分将通过与之平行的路线于 1050 K 左右由气态的Mg2SiO4 凝结为尘埃成分，

之后MgSiO3 将通过Mg2SiO4 与 SiO2 反应生成。虽然在富氧 AGB 恒星中和富氧超巨星中
会稍有区别，但最终都将形成富含Mg 元素的硅酸盐尘埃。另外，他们在对类太阳金属丰度
晚型富氧恒星中结晶硅酸盐的成分进行分析后认为，结晶硅酸盐中Mg2SiO4 和MgSiO3 成

分之间的比例也会受到恒星金属丰度的影响，一般情况下Mg2SiO4 成分的结晶硅酸盐含量

较多；但当金属丰度降低时，MgSiO3 硅酸盐将增多，因为MgSiO3 对Mg 元素和 O 元素的
含量要求较低 (1 个 Si 原子结合 1 个Mg 原子和 3 个 O 原子，而对于Mg2SiO4 则是 1 个 Si
原子结合 2 个Mg 原子和 4 个 O 原子)，参见图 6。

5 总 结

星周硅酸盐的研究起始于 20 世纪 60 年代，随着观测手段的不断进步，人们对硅酸盐的
认识也在不断深入。由于 1995 年发射的 ISO 在红外波段观测范围较宽并且精度较高，我们
确认了结晶硅酸盐的存在，后续的观测则证实结晶硅酸盐在宇宙中是普遍存在的，并且随着

观测结果越来越多，人们对硅酸盐尤其是结晶硅酸盐的认识也更进一步。但依然存在着许多

尚未解决的谜团：(1) 硅酸盐可以从气态直接凝结出结晶硅酸盐，但直接凝结的结晶硅酸盐
含量远远达不到观测的结晶硅酸盐含量，所以认为部分结晶硅酸盐可能是由无定形硅酸盐结

晶化得到的，但无定形硅酸盐的结晶化无法完美解释结晶硅酸盐中 Fe 元素含量远远低于无
定形硅酸盐的观测现象；(2) 硅酸盐的结晶度在主序前恒星中以及演化晚期恒星尤其是 AGB
和 post-AGB 星中的含量都很高 (10%∼15%)，但是在星际介质中的含量却很低 (小于 5%)，
说明结晶硅酸盐被从 AGB 和 post-AGB 星中抛离后在星际空间中很可能存在一个尚不明确
的演化过程；(3) 硅酸盐在不同类型恒星中的结晶度差别很大，如在大部分 AGB 星中结晶度
约在 10%∼15% 之间，而在某些处在双星系统的演化晚期恒星中其硅酸盐结晶度甚至会高于
50%，遗憾的是，目前我们对于造成结晶度差异的原因并不清楚。以上这些问题目前尚没有
确定可靠并且为人们普遍接受的理论模型，天文学家提出了多种猜想但仍然需要观测数据予

以进一步证实。
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Crystalline Silicates in Evolved Stars

LIU Jia-ming, JIANG Bi-wei

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

Abstract: Silicate is the most abundant cosmic dust which may present in two forms:

amorphous and crystalline. Due to the difference in structure, the two types of silicate

dust can be distinguished from their spectral features in the infrared. The amorphous

silicate dust was discovered early in 1960s by their smooth and broad features at 10 and 18

micron. In particular, the all-sky survey by InfraRed Astronomical Satellite/Low Resolution

Spectrometer revealed the popularity of amorphous silicate dust in the circumstellar envelope

of evolved stars such as AGB and post-AGB stars. Meanwhile, the crystalline silicate outside

the solar system was not definitely identified until the successful observation in the even

longer wavelength range by the high resolution spectrometers board on the Infrared Space

Observatory. It was found that the crystalline silicate dust emits a series of narrow and sharp

features spanning the infrared spectrum from 10 to 70 micron, with the most prominent

features being the complexes around 10, 18, 23, 28, 33, 40 and 60 micron. These features

are detected in various scales, from our solar system objects to distant galaxies, including

comets, the pre-planetary disk around Herbig Ae/Be and T Tauri stars, the debris disk

of main-sequence stars, circumstellar envelop around evolved stars, ultra-luminous infrared

galaxies, and even quasars. On the other hand, there has been no clear detection of crystalline

silicate in the interstellar medium of the Milky Way galaxy, which addresses a question how

the crystalline silicate dust evolves in the interstellar medium.

The crystalline silicate dust is detected in every phase of late stellar evolution, i.e,

red giants, AGB stars, post-AGB stars, planetary nebulae at the low-mass end, and red

supergiants, luminous blue variables, supernova remnants at the high-mass end. The char-

acteristics (such as peak wavelength and FWHM) of the spectral features (in particular the

features at 33.6 and 69 microns) in the evolved stars indicate that the crystalline silicates

are magnesium-rich, rather than iron-rich in the case of amorphous silicates. It means that

forsterite and enstatite are the main components of the crystalline silicates in evolved stars.

The modelling of the spectral energy distribution reveals that the crystalline silicates may

have bigger average size than the amorphous ones. In general, the degree of crystallinity

is not high, usually around 10%—15%, although very high degrees up to > 80% are also

reported. What determines the degree of crystallinity is not clear yet, while mass loss rate

has long been suggested as an important factor and metallicity could be another factor. The
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degree of crystallinity may be related to the mechanism of the formation of the crystalline

silicate. A direct condensation of gas particles can form crystalline silicates as demonstrated

by the grain formation theory. This mechanism has the problem to explain some of the

observed high abundance of crystalline silicate. The other proposed mechanism is the so-

called annealing, i.e. the amorphous silicate dust is heated to a high enough temperature

and re-condense to form crystalline silicate. This model has the problem to explain the

transformation from iron-rich amorphous form to magnesium-rich crystalline form so that

additional replacement reaction needs to be induced.

With the abundant detection of crystalline silicate dust in the evolved stars, astronomers

have learned much about the properties of the dust. There are still some important questions

to be answered: (1) what determines the degree of crystallinity? (2) how are the crystalline

silicate grains formed? (3) why is there little crystalline silicate dust in the interstellar

medium? We look forward to the answers with further investigations.

Key words: evolved stars; dust; silicates; crystalline silicates
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