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摘要：致密星并合 (中子星－中子星并合与中子星－黑洞并合) 后抛射出的富中子 (neutron rich)

物质是合成 r 过程元素 (r-process elements) 的重要场所之一，近 17年来的理论研究认为，这些 r

过程元素衰变产生的能量在热化后将形成光学－近红外 (Optical－NIR) 辐射，这种光学－近红

外暂现现象被称为“Li-Paczyński 新星 (Li-Paczyński novae)”，简称为“LP新星”，由于它们的

典型峰值亮度约为典型的新星 (novae) 亮度的 1000倍，因此又被称为“千新星 (Kilonovae)”。此

外，理论与观测都直接或间接地表明致密星并合在一定条件下会形成持续时间较短 (T90 . 2 s)

的伽玛射线暴 (简称短暴，SGRBs)，且大部分短暴可能源自致密星并合。在短暴的余辉被确定后，

人们就致力于搜寻伴随短暴的 LP新星。介绍近 17年来 LP新星的理论进展。
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1 引 言

理论与观测都表明，大部分零龄主序质量 MZAMS = (8 ∼ 100) M¯ 的大质量恒星，演

化到晚期会以核坍缩型超新星 (Core-Collapse Supernovae, CCSNe)
[1–10]

的方式爆炸，留下

中子星或黑洞，其中极少数失去 H包层甚至 He包层的高速自转的大质量恒星还会产生伽
玛射线暴 (Gamma-Ray Bursts，简称伽玛暴，英文缩写为 GRBs)

[11–18]
或 X射线闪 (X-ray

flashes，英文缩写为 XRFs)
[19–24]

。

由大质量恒星组成的双星系统中的成员先后爆炸后，如果系统不瓦解，就会形成双中子

星、中子星－黑洞或双黑洞系统，它们在互相环绕的过程中，辐射出引力波、损失能量，双星
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互相靠近，在经历约 108 a量级的时间后，双星将并合。理论研究表明双中子星并合与中子
星－黑洞并合将产生非常丰富的天体物理暂现现象

[25]
。

首先，致密星并合前的极短时间内与并合时的引力波辐射都会急剧加强，形成强引力波

暴 (Gravitational-Wave Bursts，简称 GWBs)
[26–36]

。

其次，致密星并合后还会产生富中子抛射物
[37]
，这些抛射物的一部分 (潮汐尾) 在新形

成的致密星的赤道附近形成离心力支撑的吸积盘或吸积环，另一部分为碰撞面附近喷射出的

近似球对称分布 (非月牙形或环/盘状) 喷射物 (见图 1)。赤道面上形成的吸积盘/环的物质吸
积进入中心天体，将形成沿两极运动的极端相对论性喷流，在喷流内部可能通过内激波或者

其他耗散机制形成短伽玛射线暴 (Short Gamma-Ray Bursts，简称 SGRBs，又称短暴)
[38–49]

。

图 1 致密星并合导致的黑洞－喷射物以及相应的可能电磁波演示
[37]

相对论性喷流进入星周介质后产生的外激波加速电子，电子在磁场中辐射出各种频率的

光子，形成多波段余辉
[50–55]

。吸积盘/环上还将产生中微子暴
[38, 39, 56–59]

。

一部分富中子物质
[43, 47, 60–68]

摆脱引力束缚，不被吸积入中心天体，而以约 0.1 ∼ 0.3 c(这
个速度范围与中子星的逃逸速度相当) 的初速度向外运动 (见图 1)，它们就会解压并分解成
核子再通过“快中子俘获过程”(rapid neutron-capture process，简称“r 过程”) 合成放射性
重元素 (r 过程元素)，这是重元素核合成最有可能的场所之一

[38, 62, 68–73]
。在重元素合成方

面，唯一能与致密星并合喷射物相竞争的 r 过程元素产生机制是核坍缩型超新星爆发
[74–81]

，

但一般的核坍缩型超新星爆发后的中微子驱动星风难以同时满足合成 r 过程元素所需要的高
熵、低电子丰度与快速膨胀等条件

[82–84]
，仅有磁旋转驱动核坍缩型超新星有可能满足以上条
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件
[85]
。因此，致密星并合产生的富中子喷射物可能是合成 r 过程元素更可能的场所。

双中子星并合情形中，这些富中子 (电子丰度 Ye ≈ 0.1 ∼ 0.4) 喷射物的质量 Mej ≈
10−3 ∼ 10−2M¯

[62, 63]
，在某些特殊情况下，可能低于 10−4M¯(抛射物质量与中子星物态方

程软硬、双星总质量以及并合后的产物有复杂关系)。这些 r 过程元素通过放射性衰变与裂变
产生高能光子，在喷射物中热化后形成类似于超新星 (Supernovae, SNe) 的辐射

[86]
。

Li与 Paczyński
[86]

(以下简称“LP98”) 首次对此类现象进行了简化计算，将各种元素的
不透明度近似为 Fe不透明度，他们的计算表明，这些喷射物将会形成持续大约 2 d的暂现现
象，辐射集中于紫外－光学波段。这个光学－近红外暂现现象被称为“Li-Paczyński 新星”，
我们将其简称为“LP新星”。

此后 LP98模型被更加细致和真实的模型所改进
[87–93]

，这些计算中最重要的改进是考虑

了重元素的不透明度，这些不透明度深刻影响了辐射性质，使紫外和光学辐射被高度禁戒，

辐射集中于近红外波段。

虽然 LP98模型的改进计算表明暂现源辐射 (“LP新星”) 可以持续更长时间 (近红外波
段辐射可持续约 7 d以上)，但依然比典型的超新星辐射的持续时间短得多，喷射物质量比超
新星喷射物的质量小得多，平均峰值亮度也普遍低于超新星的平均峰值亮度 À，但与较暗的

超新星的峰值亮度不相上下。

脱离引力束缚的喷射物还会通过与星周介质的相互作用产生其他类型辐射。如喷射物质

量较大，喷射物进入星周介质会通过冲击波加速电子产生持续 1 a以上的射电辐射
[95]
；如果

喷射物质量足够小且并合后的中心天体为磁星，则被新生磁星的星风加速到相对论性的微量

喷射物，将有可能在密度足够大的星周介质通过外激波加速电子以及 pγ 过程产生多波段余

辉辐射
[96, 97]

与超高能中微子
[98]
。

致密星并合形成的各种电磁波辐射尤其是 LP新星辐射与短暴，不仅具有自身的研究价
值，而且在未来的引力波精确定位中也能成为重要工具，由于至今为止探测到的短暴与地球

的距离全都大于未来的引力波暴可探测的最大距离 (几百 Mpc)，且短暴的辐射受喷流角限
制，大部分引力波暴伴随的短暴都不面向地球，作为对比，引力波暴伴随的 LP新星辐射近
于各向同性且在引力波暴可探测范围内可被未来的光学－近红外巡天望远镜观测到，因此是

最有希望被探测到的、对应于引力波暴的电磁波暂现源。

本文将介绍 LP新星的理论以及观测，主要介绍 LP新星理论、LP新星－短暴成协的观
测、LP新星盲巡天及其在引力波定位中的作用。本文组织如下：在第 2章我们介绍 LP新星
理论，在第 3章简单介绍短暴及其余辉及它们与 LP新星的关系。LP新星早期观测、近期观
测与未来的观测将在下篇中介绍。

ÀYu 等人
[94]
考虑了双中子星并合喷射物被中心大质量磁星风加速加热后的电磁波辐射，认为在质量较小 (. 10−4M¯)

时，辐射亮度将有可能超过超亮超新星 (superluminous supernovae，SLSNe)，除了这个考虑磁星风的模型之外，其他模型给

出的 LP新星亮度都小于典型的超新星亮度。
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2 LP新星的理论

致密星并合后，中心一般形成黑洞，有时可能形成大质量磁星。数值模拟表明，并合过

程中将喷射出一定质量的富中子物质，质量取决于双星的质量比与中子星物态方程软硬。

富中子物质合成的放射性物质衰变与裂变等过程释放出高能 γ 射线，γ 射线被热化并达

到光学薄时，形成紫外－光学－红外辐射，产生类似于超新星辐射的紫外－光学－红外演示，

即 LP新星。在喷射物质量较大且并合距离足够小时，这些现象将会被地基或者空间望远镜
观测到。

LP新星爆发距离小于 300 Mpc时候，与它们同时产生的引力波暴会被未来的引力波探
测器探测到，因此 LP新星将有助于确定引力波位置，并为确认引力波来源提供更有力证据。
本章先对 LP新星的理论进行介绍。

2.1 LP98模型

Li与 Paczyński
[86]

(“LP98”) 采用理想的单温黑体谱进行一维计算，首次研究了 r 过程
元素放射性衰变可能伴随的电磁波暂现现象，首次给出此类事件的理论框架。

LP98以 Fe不透明度作为喷射物不透明度的近似，假定喷射物质量 (M) 恒定，密度 (ρ)
均匀，忽略压强梯度导致的动力学效应，并将高温、中微子暴与化学组成等所有初始条件

导致的不确定性都吸收到喷射物质量M、喷射物速度 v 与 f 中，其中 f 表示静止质量能量

(E0 = mc2) 转化为热量 (Q) 的效率 (f = Q/(mc2))。根据这些简化假设，LP98对这类可能
的暂现现象的物理特征进行了计算。

LP98定义了 3个重要时标：元素放射性时标 trad，表示元素放射性持续时间；临界时标

tc，表示喷射物变为光学薄 (κρR = 1) 的时间；扩散时标 td，表示光子扩散出喷射物的时标。

其中，tc可以表达为
[86]
：

tc =
(

3κM

4πv2

)1/2

= 1.13 d
(

M

0.01M¯

)1/2 (
3v

c

)−1 (
κ

κe

)1/2

, (1)

这里，κ为喷射物不透明度，κe为电子散射不透明度，c为光速，M¯为太阳质量。LP98采用
Ia型超新星的不透明度 (Fe不透明度) 作为喷射物不透明度近似，κ ≈ 0.2 cm2·g−1。

光子扩散时标可以表达为：td ≈ κρR2/c = βt2c/t，其中 ρ为喷射物质量密度，R为喷射

物半径，β = v/c为无量纲速度。在实际计算中，光子扩散时标与放射性时标相等的情形，与

光子扩散时标与膨胀时间相当的情形有特别重要性。

根据一系列计算，LP98获得内能变化方程为：

t3
dU

dt
+ 4t2U ≈

(
3M

4πv3

)
ε−

(πvc

κM

)
t4U . (2)

在喷射物开始膨胀初期的极短时间 (毫秒时标) 内，产能与热损失可以忽略不计，因此式
(2) 右边两项都可以忽略，喷射物近似绝热膨胀

[86]
。这个绝热膨胀过程将抹去初始条件影响，

因此 LP98的计算不再考虑初始条件问题。
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虽然式 (2) 的一般性质与能量产生率 ε(t)的具体形式无关，但在具体计算中，不同的
ε(t)依然会产生不同的光变性质，最重要的两种形式为指数形式与幂律形式，它们分别代表
了单种原子核衰变与多种原子核混合衰变情形下的产能方式。

2.1.1 指数衰变模型

单一种类的放射性物质衰变遵循指数律，假设释放出的能量与静止能量比为 f，则每克

物质每秒的热产生率为：

ε =
fc2

trad
exp (−t/trad) . (3)

图 2 (a) 表示指数衰变驱动的光学暂现源的可能的光变曲线。参数分别见图中说明，据
此得到，T1 ≈ 2.8× 104 K，L0 ≈ 4.1× 1037 J·s−1。

图 2 (a) 指数衰变驱动的光学暂现源的可能的光变曲线
[86]
；(b) 多种放射性核的共同衰变导致的幂律衰

变 (衰减指标为 −1) 驱动的光变曲线
[86]

tc 为喷射物变为光学薄的时间，trad 为放射性衰变时间。图中，实心圆点表示 tc 在光变曲线中的位置，在圆点前的实线表示光学

厚情形，圆点后的划线表示光学薄情形。(a) 中 f 取为 10−3，M = 10−2 M¯，v = 1010 cm·s−1，κ = 0.2 cm2·g−1，LP98

得到 tc = 0.975 × 105 s = 1.13 d。(b) 中 3 条曲线分别表示将 f 取为 10−3，10−4 与 10−5 时对应的光变曲线。参数

M、v、κ、tc 的取值与 (a) 相同。

2.1.2 幂律衰变模型

如果喷射物中具有不同衰变时标的多种放射性同位素，则总的热量产生率为各个同位素

之和或积分。由于放射性时标极短与极长的元素对亮度的贡献很小，只有 trad 与 tc 相当的元

素才对核能的转化最有效，在现实中，大量元素的 trad远大于或远小于 tc，因此，可以采用幂

律衰减模型，幂律衰减模型可以自动挑选最有效的放射性时标。在幂律衰减模型中，总热量

产生率可以近似为：

ε =
fc2

t
, tmin ≤ t ≤ tmax , tmin ¿ tmax . (4)

式 (4) 中的 tmin 与 tmax 分别表示放射性时标最短与最长的元素的放射性时标。对于这

种情形，LP98计算出的峰值时间 tm、峰值亮度 Lm、峰值亮度时的有效温度 Teff,m 与从峰值
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亮度降到 1/3峰值亮度所用时间 ∆t的表达式分别为
[86]
：

tm ≈ 1.5β1/2tc = 0.98 d
(

M

0.01M¯

)1/2 (
3v

c

)−1/2 (
κ

κe

)1/2

, (5)

Lm ≈ 0.88β1/2L0 = 2.1× 1037 J s−1

(
f

0.001

)(
M

0.01M¯

)1/2 (
3v

c

)1/2 (
κ

κe

)−1/2

, (6)

Teff,m ≈ 0.79β−1/8T1 = 2.5×104K
(

f

0.001

)1/4 (
M

0.01M¯

)−1/8 (
3v

c

)−1/8 (
κ

κe

)−3/8

, (7)

∆t ≈ 3.4β1/2tc = 2.2 d
(

M

0.01M¯

)1/2 (
3v

c

)−1/2 (
κ

κe

)1/2

. (8)

图 2 (b) 表示采用幂律衰变模型时的光学暂现源光变曲线。

2.1.3 LP98模型的讨论与暂现源的命名

由于在真实的喷射物中，放射性时标差异巨大的多种放射性物质并存，因此幂律衰减

(衰减指标为 −1) 模型是最有用的模型，所以我们重点讨论这种情形。

由式 (4) 与式 (5) 可知，在 LP98模型中，LP新星达到光极大的典型值约为 1 d (如图
2)，持续时间约 2∼3 d。相比之下，超新星达到的光极大典型值约为 15 d左右，因此 LP新星
的光极大时间小得多。同时，它们的温度较高。

利用式 (6) 可得，当 f、M、κ 都取典型值时，峰值亮度可达 1037 J·s−1 量级，亮于

−21 mag，与近些年发现的超亮超新星 (superluminous SNe, SLSNe) 峰值亮度相当。假如短
暴源自中子星－中子星并合或中子星－黑洞并合，则很可能伴随这类暂现源。2005年开始，
人们可以定位短暴的 X射线余辉与光学余辉，但从 2005年至今，未发现任何一个短暴伴随
如此明亮的紫外－光学暂现源，所以 LP98模型将能量转化率 f 的典型值取为 10−3 是明显

偏大的。Metzger等人
[88]

(Met10模型，见 2.2节) 的计算表明，光学暂现源的星等大约为
−14 ∼ −15 mag，约为之前模型的 1/1000 (变暗 7 mag)，代入 LP98模型的计算后，可推出
f ≈ 3× 10−6。由上述公式还可以发现，虽然 f 的值对光学暂现源的亮度有最直接的影响，但

对光变曲线形状与各个时标没有影响。必须注意的是，虽然 LP98的计算中将 f 的典型值取

为 10−3，但在他们文章的图 2中，也给出了 f 为 10−4与 10−5的光变曲线，f = 10−5的这些

光变曲线的峰值亮度与后来的计算是吻合的。

LP98 的计算表明，喷射物放射性衰变产生的高能光子在喷射物中热化后形成持
续数天的半热谱 (semi-thermal spectrum)，产生类似超新星的光学暂现现象，辐射能
量集中在光学－紫外波段。这个光学暂现现象曾经被一些人称为“微超新星 (mini-
supernovae)”，Kulkarni

[87]
认为“微 (mini-)”与“超 (super-)”存在矛盾，因此根据 Price

的建议，将这个现象命名为“巨新星 (Macronovae)”。



2期 王善钦，等：Li-Paczyński 新星的研究进展 (I)：理论 2112期 王善钦，等：Li-Paczyński 新星的研究进展 (I)：理论 2112期 王善钦，等：Li-Paczyński 新星的研究进展 (I)：理论 211

Metzger等人
[88]
将此类事件称为“kilonovae”，因为他们计算得出此类事件的典型亮度

约为新星 (novae) 的 1000倍 (见第 2.2节)。但我们依然采用“Li-Paczyński新星 (LP新星)”
作为此类事件的命名，原因主要有两个：

(1) kilonovae只对应于那些恰好约为典型 novae亮度 1000倍的典型事件。但是，一方
面，在致密星并合过程中，喷射物质量范围很大 (从 10−4M¯ 量级到 10−2M¯ 量级都有可

能)，使得光学暂变源亮度范围也很大，变化范围可达到 5 mag (亮度差别 100 倍)；另一
方面，novae的变化范围很大，例如，M31中的球状星团中的 novae的 V波段星等范围为
−6 ∼ −11 mag

[99]
，跨度也高达 5 mag (亮度差别 100倍)。因此“kilonovae”并不能非常恰当

地描述此类事件的亮度特征。

(2) 典型的 kilonovae峰值亮度已经超过一些较暗的超新星，因此仅凭亮度来命名暂现
源，将会引起一定混乱。

因此我们在文中使用“LP新星”，仅在特别的情况下使用“Micronovae”与“kilonovae”
作为代称。由于喷射物合成的重元素的不透明度远超过 Fe不透明度，LP98模型中暂现源相
比更真实模型的对应物偏紫，辐射集中于紫外－光学波段，后来的改进研究由于采用了更真

实的不透明度，使得辐射偏向红－近红外波段。

2.2 Met10模型

Metzger等人
[88]

(以下简称“Met10”) 首次用核反应网络 (nuclear reaction network) 计
算了致密星并合的喷射物的辐射现象，他们的计算考虑了中子俘获、光致裂解、β衰变、α衰

变与裂变。

在考虑重元素的裂变与 β 衰变后，Met10模型计算得出总功率的来源配比，90%能量来
自 β 衰变，10%能量来自裂变

[88]
，对于 β 衰变的能量，中微子、电子与 γ 射线各自携带约

25%、25%与 50% 的能量，中微子立即逃逸。

在Met10模型中，光子通过外流扩散到半径 R处所用的时间近似为：

td =
BκMej

cR
, (9)

式中，κ为不透明度，对于球对称外流，B ' 0.07。令 td等于膨胀时间 texp = R/v，可以得出

电磁波辐射达到最大时的特征半径 Rpeak为：

Rpeak '
(

BvκMej

c

)1/2

≈ 1.2× 1014 cm
( v

0.1c

)1/2
(

Mej

10−2M¯

)1/2

. (10)

假定 r 过程喷射物的线不透明度与 Fe元素类似，可令 κ = 0.1 cm2·g−1。假定喷射物自

由膨胀，R = vt，半径达到 Rpeak的时标为
[100]
：

tpeak ≈ 0.5 d
( v

0.1c

)−1/2
(

Mej

10−2M¯

)1/2

. (11)

上述表达式仅在 tpeak 超过喷射物自身的放射性时标时才严格成立，对于 r 过程喷射物，
这个条件一般成立，因为它们的元素的半衰期很短。不到 1 d的上升时间显著小于超新星的
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上升时间，这是在 Fe峰元素不透明近似下 LP新星的一个基本特征；假如不透明度比这个
大，上升时间将会不同。

Met10假定放射性功率随时间的衰减近似服从幂律关系 Q̇ ∝ t−α，α < 2，这个假设与
LP98对多元素放射性衰变情形的放射性功率的假设相同，但幂律指标更小些，事件的亮度
最敏感地依赖于 tpeak附近的放射性加热量：Qpeak =

∫
tpeak

Q̇dt ≈ Q̇(tpeak)tpeak = fMejc
2，此

处 f ¿ 1 是 LP98模型中的无量纲数。将此参数化，Met10得出峰值热亮度为：

Lpeak ' Qpeak

td(Rpeak)
≈ 5× 1034J · s−1

(
f

10−6

)( v

0.1c

)1/2
(

Mej

10−2M¯

)1/2

, (12)

有效峰值温度为：

Tpeak '
(

Lpeak

4πR2
peakσ

)1/4

≈ 1.4× 104 K
(

f

10−6

)1/4 ( v

0.1c

)−1/8
(

Mej

10−2M¯

)−1/8

. (13)

Met10 模型的计算表明，Fe 不透明度假设下的 LP 新星峰值亮度范围约为 1034 ∼
1035.5 J·s−1，在 ALIGO/Virgo探测极限距离处，对应的视星等将约为 22.5 ∼ 19 mag，处于
PTF (Palomar Transient Factory，极限星等为 20.6 mag，视场面积 7.1 deg2)

[104, 105]
、LSST

(Large Synoptic Survey Telescope，极限星等为 24 mag，视场面积为 9.6 deg2)
[106, 107]

等光学

仪器探测极限之上。根据极限星等对应的光度距离与共动体积，PTF探测到 LP新星的频率
约 1.4R−4M

3/4
ej,−2· a−1，LSST测到 LP新星的频率约 2 × 103R−4M

3/4
ej,−2· a−1。将这个亮度反

代入 LP98模型中，可以得出 f ≈ 3× 10−6( 约为 LP98模型对应值的 1/1000∼1/10)。

后来的模型 (如 BK13 模型与 TH13 模型) 根据更真实的不透明度进行计算，结果表
明，LP新星的辐射大部分处于近红外区，光学辐射被大大削弱，因此 PTF和 LSST的探测
率都会大幅度下降。

在取喷射物质量为典型值 10−2M¯ 时，光学暂变源热亮度约 1035 J· s−1，对应的热星

等约 −16 mag (在 V 波段星等可以达到 −15 mag)，为典型新星 (Novae) 的 1000倍，因此
Metzger等人

[88]
采用 Petrosian的建议，将这类暂现源命名为“kilonovae (KNe)”。

在参数取典型值时，喷射物光球温度约 104 K，对应于光学/近紫外波段
[88]
，根据Met10

的计算，得出的光变曲线与色演化曲线如图 3。

图 3 中还给出了 f 重新取值后的 LP98模型曲线作为比较，比较后可以发现，Met10模
型与 LP98模型得到的光变曲线达到峰值的时间很接近，都为 1 d左右，而且波长越短，越快
达到峰值。

尽管光变曲线大体相同，但Met10模型与 LP98模型仍然存在较大差异。在 LP98模型
中，νLν 在紫外波段达到峰值；在Met10模型中，由于稠密的束缚－束缚跃迁 (bound-bound
transitions) 导致紫外辐射被强烈吸收，因此 νLν 的峰值移到可见光波段 (V 波段)，且在 1 d
后，紫外辐射被禁戒。因此，LP新星辐射的光谱将比 LP98模型预测的光谱红得多。但Met10
模型未考虑重元素的不透明度影响，因此辐射持续时间与 LP98模型差不多。此外，Met10
模型中，光球膨胀冷却导致重元素外层电子再复合以及不透明度变化，使光变曲线在数天后

出现鼓包，这也是 LP98模型中没有的。
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图 3 (a) 致密星并合的光学暂现源的更真实模型下的光变曲线
[88]
；(b) 上为热化效率取 1的 νLν 色光变

曲线，计算同图 (a)；(b) 下为用 LP98的黑体模型计算的 νLν 色演化曲线
(a) 中假定总喷射物质量M = 10−2M¯，Ye = 0.1，v ≈ 0.1c，热化效率分别取 1与 0.5。在这个模型中，获得的光变曲线、色

演化曲线与 LP98模型得出的曲线大致相同，但不再光滑，而是出现凹凸波动。

2.3 BK13模型

LP98 模型与 Met10 模型都假定 r 过程元素喷射物的不透明度 κ 等于 Fe 不透明度，
然而在真实的 r 过程元素喷射物中，部分电离重元素的束缚－束缚跃迁 (bound-bound
transitions) 大大提高了喷射物的不透明度

[101]
，这首先将对辐射的持续时间产生重要影响。

根据 Arnett
[100]
的推导，可以得到辐射在喷射物中的扩散时间与不透明度 κ之间满足关系：

τd =
(

2κM

βvc

)1/2

, (14)

式中 β 为一常数，约为 13.8，M、v与 c分别为喷射物质量、喷射物速度与真空中的光速。

由式 (14) 可见，辐射扩散时间 τd 与不透明度 κ的 1/2次方成正比，对暂现源的亮度与
达到峰值的时间有直接的影响，仅采用 Fe不透明度作为 r 过程元素的不透明度的近似未必
符合实际。因此，Barnes与 Kasen

[90]
(以下简称“BK13”) 对Met10模型进行了改进。BK13

考虑 r 过程中合成的重元素尤其是一些代表性的镧系元素贡献的不透明度，对并合物喷射
物的辐射进行了更仔细计算。他们的计算表明，镧系元素的存在使喷射物不透明度 κ增加

10∼100倍，根据式 (14)，辐射扩散时间将增加 3∼10倍，因此光学暂变亮度上升时间从之前
模型的约 1 d变为 7 d，甚至更长。

喷射物不透明度不仅使辐射时间变长，还将导致紫外和光学辐射被禁戒，使大部分辐射

集中于红外波段，晚期黑体辐射的色温度仅为镧系元素再组合温度，约 2500 K，这比 LP98
模型和Met10模型预测的温度低得多。

扩散时间的增加导致一些电磁波辐射在达到光学薄之前就通过膨胀而消耗，这将使辐射

亮度降低。BK13对各种可能的喷射物质量、速度和组成成分进行了计算，结果表明
[90]
：波

长越长，亮度越高；波长越短，亮度越低。可见光波段的辐射被大大削弱 (如图 4所示)。此
外，喷射物质量与速度对亮度也有直接影响，质量越大，速度越大，亮度就越高。当喷射物质

量为 10−1M¯，速度 β = 0.3时，H 波段的星等MH = −18.1 mag，已达到一般的超新星亮度
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并超过较暗的超新星。但因为喷射物速度越大，暂现源达到峰值亮度的时间也越短，不利于

及时观测。

图 4 (a) 不透明度对的 LP新星单色星等的影响
[90]
；(b) 考虑重元素不透明度后，计算出的 B、R、H三

个波段的光变曲线
[90]

(a) 中为了容易区分，除了 I 波段之外，其他波段的星等都有上下移动 1 ∼ 4 mag。在采用 Fe不透明度作为近似时，光学波段的

星等与红外波段的星等差异不大，当考虑重元素不透明度时，光学波段与红外波段的星等差异增大，红外波段显著变亮，光学波

段的辐射受到严重禁戒。

持续时间的延长降低了 LP新星观测响应速度要求，这对于观测是非常有利的，但光学
辐射被禁戒又显著加大了光学巡天观测的困难，大大限制了地面光学望远镜的观测前景，使

得将来的观测更多地依赖于红外波段。

除了对喷射物不透明度进行更符合实际的计算之外，BK13 还考虑致密星并合之后
吸积盘的盘风，盘风电子丰度较高，合成的元素一般不重于 Fe 峰元素，将合成一定数量
的 56Ni，56Ni 产生独立的谱与光变曲线，其辐射以光学辐射为主，与 r 过程重元素释放
的红外流量叠加，形成新的光变曲线与光谱，如图 5。图 5 (a) 表示 56Ni 与 r 过程元素
(M56Ni = Mrp = 10−2M¯) 产生的 LP新星可能的单色光变曲线，由图 5 (a) 可见，56Ni对红
外 (H) 波段光变曲线贡献不大，但对光学波段 (B、R) 影响较大，有效提高了光学波段的亮
度。图 5 (b) 为考虑 56Ni与 r 过程元素时，爆发第 7天的 LP新星的光谱，参数值见图中说
明。两个成分合成的光谱显著改变了单一成分的光谱的谱形。

由图 5 可见，在不考虑 56Ni 时，光学波段的绝对星等仅经历约 3 d 后，就迅速变为
−4 ∼ −10 mag，并在此后 10 d 几乎不变；红外波段绝对星等在 2 d 左右时间内变亮到
−15 mag，并持续大约 7 d，直到第 14 天才变到 −11 mag 与 −12 mag 之间。在考虑 56Ni
后，56Ni衰变将提高暂现源的光学波段的亮度并降低相应的衰减率。假定 56Ni质量与 r 过程
元素质量都取 10−2M¯，则 56Ni的衰变能将主导前 5 d的光学辐射，但对红外波段的影响很
小，导致红外星等与光学星等的差距缩小。不过，红外波段的亮度依然高于可见光波段亮度

且衰减率小，这意味着将来的观测对光学巡天工具的灵敏度和频度有很高的要求，对红外巡

天的要求相对较低。由于红外观测受到大气的严重限制，将来的观测更多依赖于太空中运行
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图 5 (a)56Ni与 r 过程元素产生的 LP新星可能的单色光变曲线
[90]
；(b) 考虑 56Ni与 r 过程元素，第 7天

的 LP新星的光谱
(a) 不同颜色线分别表示不同波段的单色光变曲线，实线表示仅考虑 r 过程元素时的光变曲线，虚线表示同时考虑 r 过程元素与
56Ni后的光变曲线。由图可见，56Ni对红外 (H) 波段光变曲线贡献不大，但对光学波段 (B、R) 影响较大，有效提高了光学波

段的亮度。(b) 粉红色线表示 56Ni产生的光谱，蓝绿色线表示 r 过程元素产生的光谱，深绿色线表示组合光谱，56Ni与 r 过程

元素产生的光谱的最佳黑体拟合以黑色划线表示 (T56Ni ≈5700 K，Trp ≈2400 K)。

的红外望远镜或光学－近红外望远镜的红外波段观测。

衰减率的差异也将导致不同观测时间观测到的星等差异不同。最近发现的GRB 130603B
的光学－近红外对应物的观测不仅证实近红外观测比光学观测有效得多，也证实光学波段的

衰减比红外波段快，与 BK13模型比较后，可以初步认定，GRB 130603B在红外波段的辐射
超出有可能来自 LP新星的辐射 À。

2.4 TH13模型

BK13模型虽然考虑一些镧系元素的不透明度，但未考虑所有镧系元素，因此不透明度
依然有不确定性且没有讨论详细的谱特征。Tanaka与 Hotokezaka

[91]
(以下简称“TH13”) 针

对双中子星并合模型，考虑了所有 r 过程元素 (从Ga 到 U) 丰度，进行辐射转移模拟计算后，
发现喷射物不透明度 κ = 10 cm2· g−1，是富 Fe的 Ia型超新星喷射物以及 LP98与Met10模
型中采用的 Fe不透明度的 100倍。

TH13 模型采用了两类模型研究双子星并合喷射物辐射。第一类为幂律密度结构
(ρ ∝ r−3 ，v = 0.05 ∼ 0.2 c，Mej = 0.01M¯，KE = 1.3×1043 J，vch =

√
2KE/Mej = 0.12 c)

的简单模型，称为“NSM-all”模型，此外，为了探究各种因素的影响，TH13还考虑了“NSM-
dynamical”(仅考虑 Z ≥ 55的元素)、“NSM-wind”(仅考虑 31 ≤ Z ≤ 54的元素)、“NSM-
Fe”(仅考虑 Fe元素)。第二类模型建立于并合数值模拟的真实模型。

计算出的光变曲线与光谱分别如图 6 与图 7 所示。不透明度的增加导致光学－近红外发

À最终的确认依然依据光谱分析，但 GRB 130603B的光学－近红外对应物未获得光谱信息，因此必须等待今后的其他类似

事件。
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射比此前预期的暗，发射时间也比预期的长，这一点在 BK13模型中已经论证，TH13模型用
更精确的方法确认了 BK13的结果。由于膨胀速度大且存在众多 r 过程元素的束缚－束缚跃
迁，喷射物的光谱几乎无特征。TH13模型的计算还表明，双中子星的质量比越高，状态方程
越软，发射越明亮。

图 6 TH13模型中 LP新星可能的光变曲线
[91]

图 7 TH13模型中 LP新星可能的光谱
[91]

由于发射偏红色与红外，所以红色与近红外观测是最有效的，在 200 Mpc 处，LP
新星的 i 波段星等为 22 ∼ 25 AB mag，z 波段星等为 21 ∼ 23 AB mag，JHK 波段为
21 ∼ 24 AB mag

[91]
。因此，宽场光学－近红外望远镜对于探测这些源是必须的。

对几种典型质量的中子双星并合后的辐射性质进行的三维数值模拟与计算
[102, 103]

，得出

的光变曲线与以上的研究大致相同。
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2.5 GKRP14模型

Grossman等人
[103]

(GKRP14) 用三维数值模拟研究了双中子星并合后的电磁波发射现
象。他们考虑了两种能源，前者与 LP98模型中所考虑的能源类似，来自并合后被潮汐力与流
体动力相互作用抛射出的富中子物质，它们合成 A & 130 的重元素，GKRP14称之为“动力
学喷射物”或“强 r过程元素”；后者为吸积盘产生的中微子驱动盘风，它们合成 50. A .130
的元素，包括一些 56Ni，GKRP14称之为“ν 驱动喷射物”或“弱 r 过程元素”。

对于强 r 过程元素，GKRP14 采取了 BK13 模型与 TH13 模型中的不透明度值，即
10 cm2· g−1，但重新研究了富中子喷射物的电子丰度 Ye，发现 Ye ≈ 0.04，比之前被采用的
0.1与 0.2小得多。Ye 的变化直接影响了原子核加热功率，进而影响了动力学喷射物的亮度。

在考虑更真实的 Ye 值后，1.3 ∼ 1.4 M¯ 的双中子星并合后的强 r 过程元素衰变发射在并合
2 ∼ 4 d后达到峰值亮度，典型值约 2× 1033 J· s−1，对应的峰值绝对星等为 −11 ∼ −12 mag，
比Met10计算得到的亮度低约 4 mag，其探测率约为Met10模型预测的探测率的 1/1000，这
大大增加了将来的盲巡天探测的难度。但是，在 GKRP14模型中，各个方向观测到的亮度不
同，典型值只是各方向观测亮度的平均值，如果是在最好的方向观测，亮度会比平均观测值

高约 4倍。由于从顶端方向 (与喷流方向重合的方向) 观测时，近红外暂现源最亮，因此在观
测到短暴的情形下，依然有希望看到近红外暂现源。

对于弱 r 过程元素，GKRP14将不透明度取为 1 cm2· g−1。GKRP14计算出它们的紫
外/光学亮度在中子星并合后约 6 h达到峰值，约 1034 J· s−1 (风质量取为 0.01 M¯)，温度在
8000 K左右 (7500 ∼ 10 500 K)。这些紫外－光学信号用 Subaru望远镜上的 HSC有望勉强
看到。

如果能够同时看到分别来自弱/强 r 过程元素的紫外－光学与近红外辐射，那么就可以
给出它们的起源的直接证据。

2.6 YZG13 模型

致密星并合的两个主要模型中，中子星－黑洞并合后中心天体必然是黑洞。双中子星并

合后中心天体虽然大部分将迅速成为黑洞，但是，依然有一小部分可能先形成大质量磁星，

经历一段时间后再坍缩为黑洞。

尽管理论推断中子星－黑洞并合率高于双中子星并合率
[108–112]

，但由于中子星物态方程

与中子星－黑洞质量比的限制以及广义相对论效应的影响，一部分中子星－黑洞并合发生于

黑洞的最小稳定轨道 (ISCO) 内，不产生抛射物，更不能形成吸积盘，因此双中子星并合受到
更多的关注。

在上面的喷射物暂现现象的模型中，磁星的作用都未被考虑。假如致密星并合后不立即

形成黑洞，而是先形成一个存在足够长时间的大质量磁星
[113, 114]

，那么将产生更多可能的电

磁波暂现现象。

双中子星并合形成大质量磁星的可能性得到了近年观测的支持。观测表明，J1518+4904
中的第 2个中子星质量仅为 0.72 M¯

[115]
，中子星－白矮星双星的观测表明，中子星质量在

(1.5∼1.7) M¯ 附近分布较多
[116]
，至今获得精确测量的最大质量的 2个中子星分别是 PSR
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J1614-2230 (质量为 (1.97± 0.04)M¯)
[117]
和PSR J0348+0432 (质量为 (2.01± 0.04)M¯)

[118]
，

此外，根据径向速度法测出的 PSR B1957+20的质量可能高达 (2.4 ± 0.12)M¯ (质量下限为
1.66 M¯)

[119]
。

另一方面，理论认为零龄主序质量约为 (8 ∼ 10) M¯的恒星仅能燃烧到 O－Ne－Mg核，
无法形成 Fe核，它们常以电子俘获超新星 (Electron-capture supernovae, ECSNe) 的方式爆
发

[3, 120–123]
，ECSNe爆发后常常形成低质量中子星，质量 . 1.25 M¯

[124, 125]
。这些观测与理

论都意味着存在低质量中子星，这类低质量中子星并合后相比 Fe核坍缩超新星爆发后遗留
下的中子星的并合，有更大概率形成存活一定时间的大质量中子星而不立即形成黑洞。如果

它们磁能较大，磁场极高，就是大质量磁星；这些大质量磁星会短暂存在甚至永久存在，新

生的磁星的星风辐射可以产生可观的能量注入。

Zhang
[126]
研究了双中子星并合后形成的大质量磁星在转轴附近的早期X射线与光学、射

电余辉辐射，除了产生额外的多波段辐射外，磁星星风注入还将对喷射物的动力学演化产生影

响。Gao等人
[96]
的研究表明，当喷射物质量较小 (约等于或小于 10−4M¯ 量级) 时，磁星风将

加速喷射物直到相对论性。Wu等人
[97]
认为 PTF11agg的光学辐射与射电辐射就是这类磁星

风加速的喷射物与星周介质作用而产生的余辉。这类余辉涉及喷射物与星周介质作用而非喷射

物自身辐射，因此这里不继续讨论。磁星－喷射物系统及其对应的辐射演示可见图 8。

图 8 致密星并合可能导致的磁星－喷射物以及相应的可能电磁波演示
[96]
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近年来的研究
[127–136]

认为，大质量恒星坍缩爆炸后如果形成毫秒级磁星，这些磁星辐射

出的星风将加热喷射物质量，大幅提高超新星的亮度，形成超亮超新星。Wang等人
[136]
进一

步提出：亮度介于超亮超新星与普通超新星之间的明亮超新星的亮度也很可能有磁星贡献。

Yu等人
[94]

(YGZ13) 考虑并合后形成的磁星辐射出的磁星风对并合喷射物的加速与加
热作用，计算了喷射物的动力学演化与电磁波辐射。由于这类辐射能源来自磁星星风注入，

因此不同于喷射物放射性驱动的电磁波辐射。

根据 YGZ13的计算，如果双子星并合后大质量磁星存在时间满足一定要求 (如 tcol >

2tsd，其中 tcol 表示磁星产生到坍缩为黑洞的时间，即磁星寿命，tsd 表示磁星 spindown
时间)，磁星风不仅影响了喷射物的动力学演化，也影响了喷射物的电磁波辐射，亮度比
上面讨论的 LP 新星高数十倍甚至上百倍，可以与超亮超新星的峰值亮度相比；这类电
磁波辐射的辐射能集中于紫外波段，光学与 X 射线波段也有较强辐射，其中光学波段
亮度可以达到约 1036 J·s−1，依然比“kilonovae”(典型质量的 LP 新星) 亮度高约 10 倍，
因此 YGZ13 不以“kilonovae”或者“Macronovae”称呼此类光学暂现源，而将它们命名
为“Merger-novae”。Metzger与 Piro

[137]
在 YGZ13的基础上进行了更详细的研究与计算。

“Merger-nova”与 LP 新星存在较大差异，主要有三处：(1)“Merger-nova”比 LP
新星亮得多；(2) 对于“Merger-nova”，喷射物质量越小，亮度越大，LP 新星则与此相
反；(3)“Merger-nova”辐射集中于紫外波段，LP新星辐射集中于红外波段。

虽然“Merger-nova”在光学波段上也比 LP新星亮得多，我们仍然可以将之视为广义上
的 LP新星，因为它的喷射物也比超新星喷射物小得多，且电磁波方面的演示也类似于超新
星。但是，为了区分，我们将之与 LP新星并称。

短暴的后随观测至今尚未发现“Merger-nova”，YGZ13认为原因可能有三个：(1) 短暴
红移太大，导致亮度过低而未被探测到；(2) 喷射物分布各向异性，集中于赤道方向，因此无
法与短暴一起被探测到；(3) 大部分短暴不伴随大质量毫秒级磁星的形成。

假如“Merger-novae”喷射物集中于赤道方向，那么我们将极难观测到它们与短暴成协，
因为两者方向近于垂直，除非两者喷射物半张角大到足以在视线方向上产生叠加。对于这类

现象，我们只能利用光学盲巡天予以搜寻证认，由于其光谱偏紫外，与光谱偏红外的 LP新
星可以比较容易区分，它们对引力波快速精确定位也将起到积极作用。尤其在喷射物质量很

小时，此时 LP新星的亮度很低，而“Merger-novae”的亮度却较高，因此更容易探测到。

由于 YZG13模型对喷射物的不透明采用传统的 Ia型超新星的不透明度 (Fe不透明度)，
与真实的重元素不透明度有很大差异，如果采用重元素不透明度，那么计算得到的辐射亮度

将被压低，辐射可能向红端移动，同时持续时间会增加，这都有利于未来的观测。

此外，即使是通常的喷射物质量较大 (约 10−2M¯) 的 LP新星，磁星风也可以加热和加
速喷射物，形成附加的辐射。在不透明度较小时，这些辐射集中于紫外区；在不透明度较大

时，这些辐射会移向光学－近红外区，使得 LP新星的光学－近红外辐射亮度提升。

我们将以上各种模型的主要假设与对应的暂现源的主要性质总结在表 1 中。
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表 1 LP新星的几种重要模型的性质

模型 LP98 Met10 BK13 TH13 GKRP14 YZG13

喷射物质量
10−2 10−2 10−3 ∼ 10−1 10−3 ∼ 10−2 10−3 ∼ 10−2 10−4 ∼ 10−2

/M¯
不透明度

0.2 0.1 10À 10À 10À 0.2
/cm2· g−1

是否考虑
是 是 是 是 是 否

重元素

是否考虑
否 否 是 是 是 否56Ni等元素

是否考虑
否 否 否 否 否 是

磁星

持续时标 Á 2 2 10 10 3 7

/d

峰值亮度 Á 1037 1034 1034 1034 1033 1036

/J· s−1

峰值绝对星等 Á −21 −14 −14 −14 −12 −19

/mag

参考文献 [86] [88] [90] [91] [103] [94]

注：À 此处不透明度仅针对重元素的情形，对于相对轻元素，不透明度为 0.1 cm2· g−1。

Á LP98 的情形中，为光学－紫外波段；YZG13 的情形中，紫外特别明亮，这里仅讨论其光学波段的亮度；其余都

限于仅光学－近红外波段。

2.7 LP新星与其他类似光学暂现源的区分

致密星并合抛射出的富中子物质不仅会产生上述的 LP新星与“Merger-nova”，还会通
过与星周介质的相互作用而产生多波段辐射，我们可以将 LP新星、Merger-nova与超新星进
行类比，将富中子喷射物与星周介质的相互作用产生的辐射与超新星遗迹 (SNRs) 类比，它
们分别代表不同的范畴。

Nakar和 Piran
[95]
与 Piran等人

[63]
考虑了致密星并合后形成的亚相对论性喷射物与星

周介质相互作用导致的长时间射电余辉，Takami等人
[138]
考虑了喷射物与星周介质作用产

生的 X射线辐射，这些类型的辐射因为不在光学－近红外波段，因此不会对 LP新星的观测
造成干扰。

Gao等人
[96]
假设双中子星合并后形成大质量磁星，磁星风可以将低质量 (等于或小于

10−4 M¯ 量级) 的喷射物驱动到相对论性，相对论性喷射物与密度较大的星周介质撞击将产
生激波，激波加速电子产生多波段余辉 (见图 8)。Wu等人

[97]
将 PTF11agg解释为这类现象

导致的电磁波暂现源，Wang与 Dai
[139]
将 PTF11agg解释为磁星激发的正负电子对与星周

介质碰撞产生的反向激波辐射。无论用哪一种模型解释，这类现象的光学成分都是将来探测

LP新星需要辨别区分的现象，由于 PTF11agg伴随射电辐射，因此可排除 LP新星模型，但
对于将来未探测到射电辐射仅探测到光学辐射的情形，需要通过光变曲线和光谱予以区分。
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白矮星的吸积诱发坍缩 (AIC) 过程
[140–144]

，也将喷射出一定质量自由核子组成的离心力

支撑的盘，这些自由核子将很快聚变为 56Ni 与其他铁族元素，56Ni 的衰变将驱动光学辐射。

AIC导致的光学暂现源的亮度略超过 LP新星，但低于典型的Merger-nova亮度。由于
光谱偏红，所以它们容易与光谱偏紫的Merger-nova区分，但与光谱同样偏红的 LP新星的
辨别要困难一些。

2.8 LP新星与超新星的异同

LP新星并非超新星的简单对应物。致密星合并后喷射物中 56Ni的比例较低，Met10的
计算表明，LP新星能源主要来自重元素裂变与 β 衰变，BK13模型虽然考虑了 56Ni，但质量
也不超过重元素质量；超新星则主要由 56Ni→56Co→56Fe衰变链提供能源。BK13模型的计
算还表明，在考虑重元素不透明度后，光变曲线与谱能分布均与 Fe不透明度情形不同，而且
因为重元素吸收，紫外部分和光学部分的辐射将被大大削弱，大量能量在红外波段，使得 LP
新星的辐射偏红；而超新星大部分能量集中于可见光波段。

另一方面，LP新星与超新星在亮度上并没有明确界限。上面的模型计算表明，对于双中
子星并合的情形，LP新星将在前身星并合数天内达到峰值亮度，典型值约为 1035 J· s−1 量

级，但喷射物质量与速度变化时，峰值亮度也会因此产生较大变化，从 −12 mag到 −16 mag
都有可能。

作为比较，核坍缩型超新星的峰值绝对星等一般约在 −15 mag到 −20 mag之间，但已
经发现在这个范围之外的例子，例如，Pastorello等人

[145]
将峰值星等为 −12 mag的光学暂

现源M85 OT2006-1解释为一个核坍缩型超新星，不过Kulkarni等人
[146]
将其解释为恒星并

合事件。即使M85 OT2006-1并非核坍缩型超新星，依然有其他的核坍缩型超新星峰值星等
大于 −16 mag甚至大于 −14 mag，如图 9 所示。

电子俘获超新星 (ECSNe) 爆发后仅喷发出少量的 56Ni，例如 SN 1997D的 56Ni质量约
为 0.002M¯

[147, 148]
，是典型的 I型超新星产生的 56Ni质量的 1% 左右。SN 2005cs的性质与

SN 1997D类似
[149, 150]

，这类超新星为低亮度 IIP型超新星 (LLSNeIIP)，由于观测上的选择
效应，这类暗的核坍缩型超新星在以前被发现的数目并不多；但是，随着未来光学宽场巡天

的蓬勃发展，将有越来越多这类核坍缩型超新星被发现。

因为 LP新星与核坍缩型超新星的峰值绝对星等存在交叠，如果仅凭峰值亮度来命名这
类事件，那么有一些核坍缩型超新星也可以被称为“kilonovae”，因为它们的峰值亮度与 LP
新星相当，这是我们不采用“kilonovae”命名 LP新星的原因之一。

假如将来在数百Mpc内发生的短暴伴随着亮的 LP新星，其可探测性比较大
[37]
，因为

其持续时间与持续时间数月甚至近 1年的核坍缩型超新星相比短得多，且光谱偏红外，所以
比较容易将其与暗的核坍缩型超新星区别开来。
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图 9 低亮度 IIP-SNe
[145]

7个超新星的峰值绝对星等都大于 −16 mag，暗于较明亮的 LP新星。这些超新星都是 IIP型超新星，光变曲线有着持续 100 d

左右的平台相。

3 短暴及其余辉与 LP新星的关系

早在 20 世纪八九十年代，人们就发现了伽玛暴持续时间的双模分布
[151–153]

与硬度差

别
[153]
，从而以 T90 = 2 s为界将伽玛暴分为长暴与短暴。源自致密星并合的伽玛暴一般是短

暴，直接源自大质量恒星爆发的伽玛暴一般为长暴，后者伴随核坍缩型超新星爆发。

T90 的确定依赖于探测器敏感能区与敏感度，以 2 s为界的双模分布由 CGRO
[154, 155]

的

选择效应所导致，Swift
[156]
时代还发现有极少数持续时间超过 4 s甚至 100 s的低红移长暴未

呈现出与大质量恒星爆发有关的特征
[157]
，且它们的瞬时辐射性质与短暴存在类似性

[158]
，同

时有一些很可能源自大质量恒星爆发的高红移长暴在其当地参照系内的 T90 . 2 s
[159–161]

，这

使得时间长短与前身星类型之间的对应性变模糊。因此，Zhang
[162]
以及 Zhang等人

[163, 164]

将伽玛暴分为 I型暴与 II型暴，对应的前身星分别为致密星并合与大质量恒星；在这个方案
中，I 型伽玛暴由致密星并合产生，II 型伽玛暴由大质量恒星爆发产生。

最近，Bromberg等人
[165]
建议将 0.8 s作为区分短暴与长暴的时间分界点，并认为两者

分别对应致密星并合与大质量恒星坍缩；但即使将分界时间调整到 0.8 s，仍然有 T90 & 0.8 s
的近距离伽玛暴 (GRB 080905A) 未发现超新星存在的证据

[49]
，因此仅通过调整临界时间

无法解决前身星问题。此外，根据 Bromberg 等人
[165]
提出的持续时间－硬度判据，GRB

051221A与 GRB 070724A应属于坍缩星产生的暴，但观测也未发现它们伴随超新星的证据。
因此，这套判据难以给出关于长暴与短暴的更好的物理分类。

由于大部分短暴都满足 I型暴特征，因此我们默认“短暴 ≈ I型暴”，并把那些时间超过
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2 s、但未探测到伴随的超新星信号的长暴也归类为短暴。不过，必须注意的是，Berger
[49]
总

结的 2005 年到 2014 年近 8 a间观测到的短暴样本不包括时间超过 2 s的任何暴，也未采用
那些在当地系中 T90 . 2 s但很可能源自大质量恒星爆发的暴。

Swift卫星升空至 2014年的 9 a多时间内，共探测到 77个短暴；此外，HETE-2
[166]
与

INTEGRAL也发现数个短暴。因此，从 2005年至 2014年，共有约 80个短暴被探测到。

3.1 短暴的前身星模型与宿主星系类型

尽管有一些理论研究
[167, 168]

认为有些短暴可能源自大质量恒星的外激波或激波突破；

但更多理论研究认为，大多数甚至绝大多数短暴源自双中子星并合
[38, 169–183]

、中子星－黑

洞并合
[173, 174, 176, 184–186]

、黑洞－白矮星并合
[187]
、双白矮星并合

[170, 171, 179, 188]
、白矮星诱发

坍缩
[189]
等过程，以上模型除了最后一种，其他都可以统称为“致密星并合”模型。此外，有

一小部分 BATSE观测到的短暴本质上是低红移处 (约 50 Mpc内) 磁星活动导致的软重复暴
(SRGs) (磁星巨闪耀模型)，据估计

[61]
，BATSE观测到的短暴中为 SRGs的比例 .5%。也有

模型认为M ≈ 5 × 1014 g的原初黑洞 (primordial black holes, PBHs) 蒸发也将在现阶段产
生短暴

[190–194]
，但这类事件产生的短暴不大可能在银河系外被观测到

[195]
，因此可以肯定，宇

宙学距离上的短暴不可能源自原初黑洞蒸发爆炸。

以上的这些短暴模型中，最有可能并获得最多研究的是双中子星并合模型与中子星－黑

洞并合模型。尽管在 2005年后的短时间内，人们一度以为短暴宿主星系大多数为恒星形成
非常不活跃的早型星系，但更多、更完备的观测表明，大部分短暴宿主星系为晚型星系，比

例约 50%，早型星系比例约 20%，不到晚型星系一半，剩余一部分星系无法确定种类
[196]
。

虽然单纯的星系形态已无法为短暴成因提供强限制，但短暴发生处与星系核的偏离距离

却可以弥补这个缺憾。大质量恒星一般形成于宿主星系中紫外－光学辐射最明亮的区域，它

们一般位于比较靠近中心的位置。虽然它们诞生时有一定的奔逃速度，但速度一般很小，经

历约 106 ∼ 107 a时期的燃烧与奔逃，爆发为核坍缩型超新星甚至长暴的时候，与诞生地的位
置偏离很小，此时恒星形成还很活跃。以上这些期望的特征都与观测到的结果相符合：长暴

的宿主星系都是恒星形成星系
[197–199]

，且长暴一般位于宿主星系最明亮区域，与宿主星系核

距离较小。

与长暴相反的是，短暴很可能源自双中子星或中子星－黑洞并合。这些致密星在并合

时的地点与曾经的核坍缩型超新星爆发地点有很大的偏离，因为核坍缩型超新星爆发时

的“踢出 (kick) 机制”将使得新生中子星的速度加速约为 100 km·s−1 (更准确的范围约为
20 ∼ 140 km·s−1)，经过约 108 a的运动，与核坍缩型超新星前身星的距离约为 10 kpc。以上
为粗略的数量级估计，更详细的计算预言致密星并合形成的短暴爆发位置与宿主星系核的平

均距离为 5∼7 kpc；观测表明，投影距离为 4.5 kpc，略低于理论值的下限。此外，10%的短暴
爆发位置与宿主星系核的距离大于或约为 20 kpc，超出了宿主星系半径，因此在观测上就成
为“无宿主星系”的短暴，这些观测都是对致密星并合模型的强有力支持

[49, 195, 196, 200–211]
。

此外，所有与近距离短暴的光学－近红外对应物有关的观测都未发现短暴与超新星成

协
[212–216]

，这也意味着短暴不直接源于大质量恒星爆发，同时也是对短暴的致密星并合模型
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的间接支持。

3.2 短暴瞬时辐射、延展发射与 X射线耀发

对短暴的统计研究表明，它们的平均 γ 射线流量约为 2 × 10−13 J· cm−2 (15 ∼
150 keV)

[49, 217, 218]
。对于那些已经 (通过宿主星系红移的测定) 确定出红移的短暴，可以

计算出它们的各向同性 γ 射线能量 Eγ,iso ≈ 1042 ∼ 1045 J，比长暴的对应范围低 1∼2个量
级，与致密星并合模型计算出的值 (约 1044 J量级) 相符合，这是对致密星并合模型的另一个
间接支持。

短暴的瞬时辐射一般比长暴硬，它们的 Ep 平均值约为 400 keV，为长暴 Ep 平均值的 2
倍

[219, 220]
；此外，短暴的谱延迟 τ 一般为 0 (±20 ms)

[221, 222]
，这是它们与长暴的一个明显区

别，后者一般 & 0。

有一部分短暴在瞬时辐射后还跟随持续约 10 ∼ 100 s的延展发射
[221–227]

，它们可能来自

新生磁星辐射
[228–231]

，或 r 过程元素加热阻滞后的回落吸积产生的辐射
[232]
，或相对论性外

流与非简并伴星相互作用产生
[233]
。

短暴中有一部分还具有 X射线耀发，这些耀发与长暴的 X射线耀发有类似性质
[234]
，它

们可能来自双子星并合后新生的大质量磁星的磁重联
[113]
，或吸积盘引力不稳定性/磁通变化

导致的间断回落吸积
[235, 236]

，或被抛入高离心率轨道物质的回落吸积导致
[237]
，也可能由外

流与暴周介质相互作用引发的磁重联产生
[238]
。

3.3 短暴的多波段余辉

由于有相当一部分短暴的前身星不处于恒星形成星系，其星周密度普遍较低，n .
1 cm−3，典型值约等于或小于 0.1 cm−3，根据射电余辉与光学余辉限制，可以分别得到

n . 1 cm−3 与 n . 0.15 cm−3 [49]
，与理论预期大致符合。但也有一部分短暴处于恒星形

成星系，因此星周密度相对较高。总体而言，短暴的星周密度在量级上低于长暴的星周密度

(n ≈ 1 ∼ 10 cm−3)，这使得它们的多波段余辉普遍比长暴暗约两个量级
[54]
，且它们的亮

度会在约 100 s ∼ 1 h的时间内迅速衰减，这要求伽玛暴探测器被触发后能够在数分钟时间
内精确对准暴源，这超出了 HETE-2与 Swift之前的伽玛暴探测器的要求；因此直到 2005年
5月，才由 Swift观测到短暴的余辉

[211–213, 239, 240]
，比长暴余辉的首批观测

[241–245]
与测距

[245]

晚了 8年。

Berger
[49]
对 2005年 1月到 2013年 1月之间探测到的约 70个短暴进行了统计，这个样

本有 67个事件由 Swift探测到，2个由 HETE-2探测到，1个由 INTEGRAL探测到。统计表
明，Swift探测到的 67个短暴中有 53次事件在被探测到后的 100 s内得到 Swift-XRT的跟踪
观测，47个事件 (89%) 被探测到 X射线余辉，略低于长暴的探测率；3个非 Swift探测的短
暴的 X射线余辉也分别被 XRT与钱德拉 X射线望远镜 (Chandra) 观测到。这 50个被探测
到 X射线余辉的事件中，28个事件 (56%) 的 X射线辐射超过 103 s，剩余 22个事件的 X射
线亮度在 103 s内迅速衰减到 XRT的探测阈之下

[49]
。

Berger
[49]
的统计还表明，47个 Swift发现并获得 XRT精确定位的短暴中，37个获得

后续的深度光学观测 (剩余 10个未获得深度后随光学观测的事件中，6个因为视线而受到
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银河系消光与/或亮星污染，另外 4个缺乏深度余辉与宿主星系探测)，其中 21个 (57%) 在
0.4 ∼ 30 h后探测到光学余辉，星等在 21 ∼ 26 mag之间，这个比例与长暴的光学余辉探测
率也相当。此外，3个非 Swift探测的短暴的光学余辉都被探测到

[49]
。

短暴的射电余辉的探测率远不如X射线与光学余辉探测率。28个短暴中仅有 3个 (GRB
050724A，GRB 051221A 与 GRB 130603B) 探测到射电余辉，比例仅为 11%

[49]
，作为比较，

长暴的射电余辉探测率约为 30%
[246]
。

理论与观测都认为短暴也存在喷流拐折现象，这必须通过余辉多色光变曲线的拐折来

验证并计算。但由于余辉暗弱，使得观测非常困难，至今仅有 4个短暴测量到喷流半张角
(GRB 051221A，GRB 090426，GRB 111020A 与 GRB 130603B)，θj ≈ 3◦ ∼ 8◦

[247]
。此外，

一些短暴的余辉光变曲线在约 1 d后未出现拐折，给出了喷流半张角的下限为 3◦ ∼ 25◦
[247]
，

根据这些数据可以粗略估计出短暴的喷流半张角平均值约 7◦，因此这些短暴的真实 γ射线能

量 Eγ = [1− cos(θj)]Eγ,iso ≈ 1044 J
[247]
或者 (0.5 ∼ 5)× 1042 J

[49]
。

3.4 短暴研究与 LP新星研究的互相促进

由于引力波暴尚未发现，目前还没有任何通过盲巡天方式确认出的 LP新星，至今唯一
的 LP新星的候选体是通过研究伽玛暴的光学－近红外对应物确认出来的，这使得伽玛暴及
其余辉的研究在未来 10年左右对于研究 LP新星有重要的辅助价值。在未来比较长时间内，
必须通过对短暴光学－近红外对应物的观测研究提取其中可能存在的 LP新星信号，或者说，
在这段时期内，LP新星的研究无法离开短暴的研究。

反过来，LP新星的研究也将大大促进短暴有关性质尤其是前身星系统性质的研究。如
果我们在将来的观测研究中能够以光谱学方法确认出其中含有 LP新星，就可以直接断定相
应的短暴源自双中子星并合或中子星－黑洞并合。更进一步，根据推导出的喷射物质量以及

动力学演化，还可以确定出前身星系统是双中子星还是中子星－黑洞，并可以推断出前身星

系统中的中子星或双中子星的物态方程软硬，以及并合后可能形成的磁星的一些重要性质。

如果致密星并合能够同时产生短暴与 LP新星，我们就可以称之为“短暴－LP新星成
协”，这是“长暴－超新星成协”

[248–251]
的一个类比。相对于长暴－超新星成协的丰富观测

与有力证实
[252–260]

，“短暴－LP新星成协”的观测远未成熟，至今只获得一个可能的测光证
据，尚未获得光谱学上最直接的 (smoking gun) 证据。如果能够在短暴的光学－近红外对应
物中提取出 LP新星的光变曲线与光谱，那将是对 LP新星理论和重核合成理论的强有力支
持，也验证了至少一部分短暴源自双中子星并合或中子星－黑洞并合，进一步的计算将有可

能更细致地区分出爆发的更具体来源，这是研究 LP新星的另一个重要意义。

一方面由于短暴与 LP新星的关系极为密切，另一方面由于引力波暴、中微子暴以及其
他与致密星并合有关的电磁波暂现源尚未获得观测的直接证实，或者研究深度远不如短暴的

研究深度。从短暴余辉被确定 (2005年) 到现在，所有与 LP新星搜寻及研究有关的工作都是
根据短暴的光学－近红外对应物的特征进行的。在下篇中，我们对 LP新星早期/近期的观测
进行介绍，这本质上将是介绍确认“短暴－LP新星”成协的过程。
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4 结论

从 1998年 Li与 Paczyński首先完整提出 LP新星辐射转移理论到现在，经过 17年的努
力，LP新星的理论得到了重要的进展。早期的研究以 Fe不透明度为喷射物不透明度，辐射
集中于光学－紫外波段。近几年的研究考虑了重元素不透明，辐射集中于光学－近红外波段。

更仔细的研究则表明，这些事件很可能包含了两个主要成分，即 Fe族元素与重元素，它们对
应的辐射分别在光学－紫外波段与光学－近红外波段，两者的叠加使得光变曲线与光谱相当

复杂。这些理论不仅自身具有重要的研究价值，同时也为制定观测策略提供了重要参考。

由于双中子星并合在一些情况下有可能形成大质量毫秒级磁星，这些磁星的偶极辐射

注入将加热喷射物，使得辐射与动力学都与中心天体为黑洞的情形有较大差异，这类可能的

LP新星被称为“Merger-nova”。在喷射物质量极小时，它们会比一般情形下的 LP新星明亮
得多。

致谢

感谢南京大学天文与空间科学学院黄永锋教授提供的帮助与有益的建议。感谢南京大学

天文与空间科学学院王灵俊的有益讨论。

参考文献：

[1] Baade W, Zwicky F. Phys. Rev, 1934, 46: 76

[2] Colgate S A, Johnson M H. Phys. Rev. Lett., 1960, 5: 235

[3] Hillebrandt W. A&A, 1982, 110: L3

[4] Wilson J R. Numerical Astrophysics. Tokyo: Kluwer, 1985: 422

[5] Bethe H A. Reviews of Modern Physics, 1990, 62: 4

[6] Woosley S E, Heger A, Weaver T A. Reviews of Modern Physics, 2002, 74: 4

[7] Heger A, Fryer C L, Woosley S E, et al. ApJ, 2003, 591: 288

[8] Woosley S E, Janka H T. Nature Physics, 2005, 1: 147

[9] Janka H T, Langanke K, Marek A, et al. Phys. Rep., 2007, 442: 38

[10] Janka H T. Annual Review of Nuclear and Particle Science, 2012, 62: 407

[11] Klebesadel R W, Strong I B, Olson R A. ApJL, 1973, 182: L85

[12] Fishman G J, Meegan C A. ARA&A, 1995, 33: 415

[13] Piran T. Phys. Rep., 1999, 314: 575
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Research Developments in Li-Paczyński Novae (I):

Theoretical Aspect

WANG Shan-qin1,2, DAI Zi-gao1,2, WU Xue-feng3,4,5

(1. School of Astronomy and Space Science, Nanjing University, Nanjing 210093, China; 2. Key

Laboratory of Modern Astronomy and Astrophysics, Ministry of Education, Nanjing 210093, China; 3.

Purple Mountain Observatory, Chinese Academy of Sciences, Nanjing, 210008, China; 4. Chinese Center

for Antarctic Astronomy, Chinese Academy of Sciences, Nanjing, 210008, China; 5. Joint Center for

Particle Nuclear Physics and Cosmology of Purple Mountain Observatory-Nanjing University, Chinese

Academy of Sciences, Nanjing 210008, China)

Abstract: Neutron rich matter ejected after compact object merger (neutron star-neutron

star merger and neutron star-black hole merger) provides one of the most important environ-

ments of syntheses of r-process elements. In recent seventeen years, theoretical studies have

proposed that heat produced during the decay of r-process elements can produce optical/near

infrared radiation after thermalization. This type of optical/near infrared transients is called

Li-Paczyński novae, or LP-novae for short. Since the typical peak luminosity of LP-novae

is ∼ 1000 times brighter than that of typical novae, they are also called Kilonovae. Besides,

both theoretical and observational studies have showed, directly or indirectly, that under

certain conditions, compact object mergers can produce short gamma-ray bursts (SGRBs

for short, T90 . 2 s), and most SGRBs may come from compact object mergers. After the

identification of SGRB afterglows, dedicated searches of LP-novae from SGRBs have been

taken. In this review we present the theoretical progress of LP-novae. Observational aspect

will appear in the upcoming paper.

Key words: gamma-ray bursts; Li-Paczyński novae; r-process; magnetars; black holes
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