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摘摘摘 要要要

太阳耀斑是太阳表面上一种剧烈的能量释放过程，在一次比较大的爆发事

件中，释放的能量约为1032 erg。本论文就是利用IRIS、SDO以及其他一些卫

星（如Fermi、RHESSI、STEREO等）的多波段观测数据，研究了太阳耀斑爆

发过程中高温谱线Fe XXI对AIA 131 Å通道辐射的贡献，报道了耀斑脉冲相期

间色球蒸发的观测证据，介绍了耀斑脉冲相期间准周期振荡现象的多波段观

测结果。在论文的第一章我们给出了有关太阳和太阳耀斑的简要介绍。第二

章介绍了观测仪器，主要包括IRIS和SDO卫星，以及GOES、Fermi、RHESSI、

STEREO等卫星上搭载的主要观测仪器。论文的第三到五章分别介绍了我们利

用IRIS光谱观测和SDO成像观测所做的主要工作（见下面的介绍），第六章对

我们的工作进行了总结并给出了未来的研究方向。

在第三章中，我们报道了由IRIS和SDO联合观测到的两个C级耀斑，这两

个耀斑都发生在2013年10月24日。由于耀斑亮核（flare kernels）在AIA的所有

通道会同时増亮，这使得我们很难测量其温度结构。幸运的是IRIS的光谱观测

能够从低温的色球増亮中分辨出Fe XXI的辐射。因此，我们可以通过比较耀斑

亮核中IRIS Fe XXI和AIA 131 Å的辐射度（EMs）来判断AIA 131 Å的辐射中有

多少是来自Fe XXI的辐射。我们使用多高斯拟合的方法从IRIS光谱的混合发射

线中分辨并得到Fe XXI的谱线强度和多普勒速度。然后，从AIA全日面成像中

得到与IRIS Fe XXI强度图同一时间和同一位置的AIA人为扫描（pseudo-raster）

图，并将他们的EMs结果进行比较分析。最后，我们发现在耀斑环中，AIA 131

Å的辐射主要来自Fe XXI，只有大约10−20%的辐射是来自连续谱、Fe XXIII和

低温等离子体辐射的贡献。而在耀斑亮核中，则有高达52%的131 Å辐射来自低

温等离子体辐射。在耀斑亮核中可以看到这么宽的范围是因为其中存在显著的

小尺度结构。另一方面，Fe XXI的EMs值在分子发射线和过渡区辐射等位置变

化的很快也说了耀斑亮核中存在小尺度结构。

第四章我们主要讨论了两个X1.6级耀斑中硬X射线辐射和由色球蒸发引起

的多普勒速度之间的关系。这两个耀斑分别发生在2014年9月10日和10月22日。

两个耀斑都是双带耀斑，而且IRIS的光谱狭缝都正好固定在他们的一个耀斑带

上。同时这两个耀斑还分别被Fermi/GBM和RHESSI在X射线波段探测到。在
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这两个耀斑中我们都观测到了爆发式的色球蒸发。这是因为在耀斑的脉冲相

期间，日冕谱线Fe XXI表现为蓝移速度，而色球发射线C I则表现为红移速度。

AIA的成像观测结果显示色球蒸发倾向于出现在耀斑带的前沿。我们发现Fe

XXI和C I的多普勒速度都表现为‘增长-峰值-衰减’的时间演化模式，这与

硬X射线辐射的‘上升-极大-衰减’的时间变化一致对应。通过进一步的分析，

我们发现在耀斑脉冲相期间，硬X射线的辐射与Fe XXI的多普勒速度（蓝移为

负）是负相关的，而与C I的多普勒速度（红移为正）则是正相关的。我们的结

果为非热电子驱动色球蒸发模型提供了观测证据。

在第五章中，我们研究了一个太阳耀斑中的准周期振荡（QPPs）现象。

该耀斑发生在2014年9月10日，即第四章中的第一个耀斑。本次的观测数据则

主要来自Fermi/GBM、SDO、STEREO和IRIS。用原始流量曲线减去缓变分

量就得到了快变分量，快变分量曲线上呈现出一些有规律的、周期性的峰，他

们被确定为QPPs。QPPs仅出现在硬X射线辐射的开始阶段，表现为3个峰，但

是他们在色球和日冕谱线的辐射线中却有10个峰，在射电辐射中也有7个峰，

同时每一个射电峰对应一个射电动态频谱上的III型爆。在所有波段的观测中，

我们都探测到了一个约4分钟的准周期。AIA的成像观测进一步表明这个4分钟

的QPPs起源于耀斑带并倾向于出现在耀斑带的前沿。 IRIS的光谱观测则显示

在QPPs的每一个峰附近，4条谱线（包括C I、O IV、Si IV和Fe XXI）都变得

比较宽而且表现为明显的红移速度。所有这些观测结果都表明这个耀斑所表现

出来的QPPs可能与周期性磁重联所加速的非热电子有关，而其4分钟周期则可

能与激发周期性磁重联的某种MHD波有关。

关键词： 太阳耀斑，紫外辐射，光谱观测，成像观测



Abstract

Solar flares are drastic explosive phenomena on the Sun. They are able to

release a huge amount of energy (∼1032 erg) in an explosive event. In this paper,

using the observation data from Interface Region Imaging Spectrograph (IRIS),

Solar Dynamics Observatory (SDO), and some other satellites (such as Fermi,

RHESSI, STEREO and so on), we study the hotter line Fe XXI contribution to

131 Å channel in two solar flares, we try to study the observational evidences for

the electron-driven chromospheric evaporation and the phenomenon of Quasi-

Periodic Pulsations (QPPs) during the impulsive phase of flares. In the first

chapter of this paper, we briefly describe the Sun and the solar flares. And

then in the second chapter, we briefly introduce the instruments, such as IRIS,

SDO, GOES, Fermi, RHESSI and STEREO. From chapter 3 to chapter 5, we

introduce our works with the IRIS spectral and SDO imaging observations (seen

the following). In the last chapter, we will give the study in the future.

In chapter 3, we report the observation results of two small solar flares seen

by IRIS and SDO. The fact that the flare kernels brighten simultaneously in all

SDO/AIA channels making it difficult to determine their temperature structure.

Fortunately, IRIS is able to spectrally resolve Fe XXI emission from cold chromo-

spheric brightenings. Therefore, we can determine the fraction of FeXXI emission

in flare kernels in AIA 131 Å channel by comparing the emission measures (EMs)

that deduced from IRIS Fe XXI and AIA 131 Å channel. The multi-Gaussian line

fitting is used to separate the blending chromospheric emission so as to derive

Fe XXI intensities and Doppler shifts from IRIS spectra. Then the cotemporal

and cospatial pseudo-raster AIA 131 Å images are applied to obtain 131 Å EMs,

so as to compare with the IRIS Fe XXI EMs. Finally, we find that AIA 131 Å

emission in flare loops is due to Fe XXI emission with a 10−20% contribution

from continuum, Fe XXIII, and cooler background plasma emissions. In flare

kernels up to 52% of the 131 Å is from cooler plasma. The wide range seen in

the kernels is caused by significant structure in the kernels which is seen as sharp
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gradients in Fe XXI EMs at sites of molecular and transition region emission.

In chapter 4, we explore the relationship between hard X-ray (HXR) emis-

sions and Doppler velocities caused by the chromospheric evaporation in two

X1.6 class solar flares on 2014 September 10 and October 22, respectively. Both

events display double ribbons and IRIS slit is fixed on one of their ribbons from

the flare onset. And both events are observed at X-ray bands by Fermi/GBM

and RHESSI, respectively. The explosive evaporations are detected in these two

flares. The coronal line of Fe XXI shows blue shifts, but chromospheric line of

C I shows red shifts during the impulsive phase. The chromospheric evaporation

tends to appear at the front of the flare ribbon. Both Fe XXI and C I display their

Doppler velocities with a ‘increase-peak-decrease’ pattern which is well related

to the ‘rising-maximum-decay’ phase of HXR emissions. Such anti-correlation

between HXR emissions and Fe XXI Doppler shifts, and correlation with C I

Doppler shifts indicate the electron-driven evaporation in these two flares.

In chapter 5, We study the QPPs in a solar flare observed by Fermi/GBM,

SDO, STEREO, and IRIS on 2014 September 10. QPPs are identified as the

regular and periodic peaks on the rapidly-varying components, which are the

light curves after removing the slowly-varying components. The QPPs display

only three peaks at the beginning on the HXR emissions, but ten peaks on

the chromospheric and coronal line emissions, and more than seven peaks (each

peak is corresponding to a type III burst on the dynamic spectra) at the radio

emissions. An uniform quasi-period about 4 minutes are detected among them.

AIA imaging observations exhibit that the 4-min QPPs originate from the flare

ribbon, and tend to appear on the ribbon front. IRIS spectral observations show

that each peak of the QPPs tends to a broad line width and a red Doppler

velocity at C I, O IV, Si IV, and Fe XXI lines. Our findings indicate that the

QPPs are possibly produced by the non-thermal electrons which are accelerated

by the induced quasi-periodic magnetic reconnections in this flare.

Keywords: Solar flares, UV radiation, Spectral observation, Imaging observa-

tion
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中：AIA 131 Å和1600 Å的人为扫描强度图；下：IRIS Fe XXI的

多普勒速度图和IRIS连续强度（背景）图。绿色方框和‘+’标

出了图 3.13中所示光谱的区域和位置。箭头则指明了IRIS观测的

时间方向，总共有11分钟4秒。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 35



插 图 xiii
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3.18 耀斑 1中Fe XXI和131 Å EMs的定量分析结果。上：Fe XXI、

131 Å和1600 Å的强度图。绿色的加号标出了耀斑环的位置，

蓝色的加号则给出了耀斑亮核的位置。中：耀斑环和亮核
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了我们所研究的耀斑 2中耀斑带的范围。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 49

4.2 耀斑 1在AIA 1600 Å图上随时间的演化。竖线代表了IRIS光谱狭

缝的位置，箭头则标出了耀斑带的运动方向。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 50

4.3 图（a）：耀斑 1在5个能量通道的X射线流量曲线，数据来自Fermi/GBM。

图（b）：耀斑 2在6个能量通道的X射线流量曲线，来自RHESSI的

观测。图中虚线是GOES的SXR在1−8 Å的流量曲线。数字标出
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4.5 耀斑 1在三个窗口（‘1343’（a），‘Fe XII’（b）和‘O I’（c））

的IRIS光谱图（17:28:43UT）。黑色曲线是IRIS在狭缝位置约64.7′′

（被橙色的短线所标出）的谱线轮廓。褐色曲线则代表了多（15）

高斯拟合的结果，绿线标出了拟合的线性背景。Fe XXI的拟合结

果用天蓝色曲线标出，C I的拟合结果则用紫红色曲线表示。红

色和蓝色的小短线标出了其他13条发射线。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 57
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出了非耀斑区域（短黑线所示）的光谱曲线。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 58
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（a）和多普勒速度（b），C I的谱线强度（c）和多普勒速度（d）。
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的横短线标出了图 4.5中光谱曲线的位置，竖直的橙线则给出了
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了脉冲相期间的峰。中和下图：两个耀斑在爆发过程中在各自选

定的2个位置（详见论文）的多普勒速度曲线，包括Fe XXI和C

I。图（c，d）中的黑线表示选定的背景区域用来计算标准方差

（σ），虚线则给出了3倍的标准方差。加号（‘+’）标出了多普勒

速度大于3σ且与HXR峰相对应的点。叉号（‘×’）则给出了耀斑
在衰减相的一个点，它对应的光谱曲线见图 4.6（b）。误差棒给

出的是多高斯拟合的不确定性。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 65

4.10 HXR（27.3−50.9 keV或25−50keV）辐射流量和Fe XXI与C I多普

勒速度关系的散点图，数据分别来自耀斑 1（a，b）和耀斑 2（c，

d）。他们对应的相关系数（cc）也在图中给出。 · · · · · · · · · · · · · · · · · 66
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5.1 第一幅：GOES在2014年9月10日16:00到20：00 UT之间的SXR辐

射流量图，竖直的绿线标出了IRIS本次观测结束的时间。第二

幅：来自Fermi/GBM中的5个能段的X射线流量曲线，虚线代表

其缓变分量。第三幅：AIA在9个波段的光变曲线，他们来自耀

斑所在活动区的辐射流量积分，活动区范围见图 5.3中的蓝色方

框。第四幅：SWAVES观测的射电动态频谱。白线表示在∼2.19

MHz（红短线）处的射电辐射，红色虚线则是其缓变分量。 · · · · · 75

5.2 HXR辐射在三个能段以及射电辐射在约2.19 MHz处的快变分量

及其小波分析得到的功率谱。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 76

5.3 SDO/AIA（1600、131和304 Å）和IRIS/SJI（1400 Å）在耀斑时

刻的成像图。蓝色的方框标出了耀斑所在的活动区，用来积分得

到图 5.1中的光变曲线，红色方框则给出了IRIS/SJI的视场大小。

竖直的黑线标出了IRIS光谱狭缝的位置。两条绿色的短线标出了

在IRIS狭缝上大约10′′的距离（详见文中）。箭头‘A→B’则给

出了耀斑带前沿的传播方向。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 79

5.4 IRIS在FUVS的三个窗口（‘1343’、‘FeXII’和‘OI’）以及FUVL的

一个窗口（‘Si IV’）的光谱图。上图：黑色曲线是褐色虚线所标

位置的谱线轮廓。褐色曲线则代表了多（15）高斯拟合的结果，

绿线标出了拟合的线性背景。Fe XXI的拟合结果用天蓝色曲线标

出，C I的拟合结果则用紫红色曲线表示。红色和蓝色的小短线

则标出了其他13条发射线。下图：黑色曲线是褐色虚线所标位置

的谱线轮廓。褐色曲线则代表了单高斯拟合的结果，绿线给出了

拟合的线性背景，红色和蓝色的小短线标出了几条主要的发射

线。 · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · · 80
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太阳是离我们地球最近的一颗恒星，是地球上最主要的能量来源，也是目

前唯一一颗能够让物理学家和天文学家进行高分辨率观测并详细研究的恒星。

1.1 太太太阳阳阳概概概述述述

1太阳的光谱型是G2V，在显示恒星分类的赫罗图上，位于主序星的中

部。太阳的半径约为6.963×1010 cm，是地球半径的109倍左右，体积则是地

球的130万倍。太阳的质量约为1.989×1033 g，是地球质量的33万倍，占据整

个太阳系质量的99.86%。太阳的平均密度约为1.4 g/cm3。日地之间的平均

距离约为1.5×1013 cm（即一个天文单位AU），其周年变化约为1.5%。太阳的

能量主要来自核心区的热核反应，核聚变产生的能量经辐射区、中层和对

流层最终在太阳表面释放出来。在人眼可见的波长范围内（3000−7500 Å）

所看到的太阳表面温度约为6000 K。太阳上约94%（数量上）的大气物质为

氢（hydrogen），约5.9%为氦（helium）。其他的元素则包含碳（carbon）、氧

（oxygen）、硅（Silicon）、镁（Magnesium）、铁（iron）等。

太阳上存在分层结构（图 1.1）。通常把日核、中层和对流层等看不见的部

分称为太阳内部或太阳本体，而把光球、色球、过渡区和日冕叫做太阳大气。

目前太阳的多波段观测主要集中在太阳大气，而太阳内部的研究则需要用到日

震学等方法进行反演。

太阳的多波段观测涉及到太阳的宁静区和活动区。太阳活动区是指日面上

各主要的太阳活动（如黑子、谱斑、耀斑和活动日珥、日冕物质抛射等）频繁

出现的区域[1, 3]。太阳的活动存在典型的11年变化周期，见图 1.2。太阳的宁

静区则是相对于太阳的活动区定义的，其本身也在不断变化，只是这些变化比

较缓慢（如宁静太阳风）或有规律（如对流）或遍布太阳表面（如色球网络）

[2, 3]。此外太阳上还存在一些小尺度的太阳活动现象（如过渡区爆发事件、日

冕亮点等），他们既可以发生在太阳的宁静区，也可以发生在太阳的活动区。

1本节主要参考文献[1–3]和Wikipedia，MSFC/NASA等网站。
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图 1.1: 太阳的分层结构示意图（引自文献[2]）。

1.2 太太太阳阳阳耀耀耀斑斑斑概概概述述述

2太阳耀斑是太阳大气中一种剧烈的能量释放过程，一次较大的耀斑爆发

释放的能量可以达到1032 erg甚至更高，其爆发的时标只有数十分钟。耀斑爆

发的能量主要来自太阳大气中的磁能。耀斑爆发的过程可在射电、红外、可见

光、紫外（UV）、X射线甚至γ射线等很宽的波段范围内被探测到。不过耀斑辐

射的能量却主要集中在可见光和UV波段[64, 203]。

2本节主内容主要参考文献[3, 196]
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图 1.2: 左图：1996-2006年的太阳活动周(引自：SOHO/NASA)。右图：太阳黑

子的蝴蝶图(引自：MSFC/NASA)。

1.2.1 太太太阳阳阳耀耀耀斑斑斑的的的分分分类类类

太阳耀斑的形态各异，辐射的能量在各个波段也有很大的差异。因此对

耀斑进行分类和分级是很有必要的[3]。根据耀斑辐射能量的大小可以将耀斑

分为大耀斑、中等耀斑、小(亚)耀斑、微耀斑和纳耀斑[2]。此外还有根据Hα单

色光面积和亮度的分类。然而，目前应用最广泛的是把耀斑分成X、M、C、

B和A级，这种分类方法是基于耀斑在1−8 Å的软X射线（SXR）流量的大小，

而观测的SXR流量主要来自GOES（the Geostationary Orbiting Environmental

Satellites）卫星。也就是说X级的耀斑所对应的GOES流量在地球处要大于10−4

Wm−2[64]。表 1.1给出了基于SXR流量的分类和传统的基于Hα面积的分类，所

用数据来自文献[188]。

根据太阳耀斑的基本结构和物理机制，其又可以分为两种基本类型[173,

174]。（1）、致密耀斑，又称为简单环耀斑。他们的体积小，密度大，形成高度

较低，持续时间较短。一般只有一个或数个环构成，简单地变亮然后消失，形

状这一过程中基本没什么变化。在硬X射线的观测中，一般只有一个持续约1分

钟的爆发峰。这种简单环耀斑通常发生在简单黑子附近或者位于大尺度的单极

区内。在Hα单色图上则表现为若干増亮的亮核。大部分的小耀斑都属于这种

致密耀斑。（2）、双带耀斑，也叫作动态耀斑。他们的体积大，密度小，形成
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表 1.1: 耀斑的分类（引自文献[64]）。

GOES分类 EMa (cm−3) Hα分类 Hα面积（sq. degrees）

X10 1051 4 24.7

X 1050 3 12.4

M 1049 2 5.1

C 1048 1 2.0

B 1047 S <2.0

A 1046 S <2.0

a软X射线的发射度（emission measure）。

高度较高，持续时间稍长。双带耀斑与暗条活动的关系密切，伴随着暗条的上

升和消失，耀斑环系开始増亮并逐渐成为拱形，他们的足点在色球层会形成两

条亮带，即耀斑的双带（图 1.3）。观测研究表明这两种类型的耀斑在形成和动

力学演化的过程中是有差别的，但他们的磁能释放机制却被认为是一致的，即

可能都来自磁重联。

1.2.2 太太太阳阳阳耀耀耀斑斑斑的的的演演演化化化

太阳耀斑有着十分复杂的动力学过程，因此很难用一种模式来描述其动力

学过程。然而观测结果显示，耀斑从产生到消失的演化过程一般会经历3个阶

段：第一、前相，时标从几分钟到几十分钟不等，期间SXR，EUV和射电辐射

开始增强，Hα也有所増亮。第二、闪相，时标从几分钟到几十分钟不等，在

这一阶段Hα谱线的强度和宽度迅速增加，SXR和EUV辐射也在不断增强。在

闪相期间，HXR和微波爆发通常表现为脉冲型的突然增强，持续时间只有几分

钟，称为脉冲相。然而并不是所有的耀斑都会出现脉冲相。第三、主相（或称

缓变相），SXR和Hα辐射强度逐渐减弱，持续时间从数十分钟到数小时不等。

在缓变相期间有时会出现耀斑后环，他们能够持续十几个小时[3]。
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图 1.3: 2011年2月15日的双带耀斑在Ca II H波段的观测图像（引自文献[91]）。

1.3 太太太阳阳阳耀耀耀斑斑斑的的的理理理论论论模模模型型型

3在太阳耀斑的研究历史上曾经提出过很多理论模型来解释其形成和演化

过程。随着观测水平的不断进步，这些理论模型被不断修改和完善。现在耀斑

的理论模型主要有两类，是分别针对双带耀斑和致密耀斑而提出的。这两种理

论模型都是以磁重联作为基本出发点，区别是产生磁重联的磁场位形不一样。

3本节主内容主要参考文献[2, 3, 196]
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1.3.1 双双双带带带耀耀耀斑斑斑的的的理理理论论论模模模型型型

早在20世纪60年代人们就已经提出了磁重联的概念和初步理论（如Petshek机

制[155]），并把磁重联和耀斑模型联系在一起。现在人们普遍认为耀斑的能量

是通过磁重联的机制释放出来的，并由此提出了耀斑的标准模型―CSHKP模

型[32, 75, 94, 172]。在这种耀斑模型中，磁力线因某种原因发生重联从而引起

磁能的释放。这些释放的磁场能量则通过高能粒子（如非热电子）或热传导

机制沿着磁重联形成的磁力线向下传到色球层，使得色球內的能量增加，从

而快速加热色球等离子体，使其温度迅速升高到约10 MK。色球等离子体由于

被加热会产生过高的压强，从而迫使热等离子体同时产生向上的运动和向下

的运动，这两个过程分别被叫做“色球蒸发”和“色球压缩”。色球蒸发产生

的高温气体形成X射线环或EUV环(log T ≈ 6)，冷却后会产生UV环（log T ≈
5）和H α环（log T ≈ 4），同时在色球层产生H α双带。图 1.4详细给出了这种

耀斑模型的产生机制。这种耀斑的标准模型已经被空间和地面的许多观测所证

实[4, 52, 122, 145, 159]。

1.3.2 致致致密密密耀耀耀斑斑斑的的的理理理论论论模模模型型型

磁流浮现模型[74]是目前比较流行的关于致密耀斑的一种理论模型。磁流

浮现模型与上述双带耀斑的模型是不同的。他认为引发致密耀斑的磁重联是由

太阳表面的新浮磁流引起的，即对流层中向上浮出的磁环与上空已经存在的磁

场相互作用形成日冕电流片，进而触发磁重联，促使磁能快速释放。数值模拟

的结果显示磁流浮现模型能够引发致密耀斑[68, 170, 206]。在致密耀斑中，磁

流浮现后与上空的磁场发生重联，能够产生高温X射线喷流[169, 171]和低温H

α日浪。

1.4 太太太阳阳阳耀耀耀斑斑斑的的的观观观测测测

4关于太阳耀斑的观测最早可以追溯到1859年9月1日，Carrington和Hodgson

在一个大黑子群附近第一次观测到一个白光耀斑。此后随着地面和空间望远

镜的不断发展（如天空实验室、太阳极大使者、阳光卫星等），人们对于太阳

耀斑的观测也在逐渐增加，对太阳耀斑的认识也发生了很大的变化。太阳耀斑

的观测波段范围很宽，包括射电、红外、可见光、（极）紫外（EUV）、X射线

4本节主内容主要参考文献[1–3, 196]
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图 1.4: 双带耀斑在脉冲相（左）和缓变相（右）的理论模型示意图（引自文

献[116]）。

和γ射线等。太阳耀斑的观测手段则主要有成像和光谱两种，下面我们分别介

绍这两种观测。

1.4.1 成成成像像像观观观测测测

成像观测就是太阳在指定波段的单色相。现在的观测技术几乎可以在任意

指定波段对太阳进行成像，包括射电成像，红外成像，白光成像，EUV成像，

X射线成像，磁图等。太阳耀斑的成像观测可以为我们提供有关耀斑形态和运

动以及磁场等方面的信息，使我们对太阳耀斑有一个比较直观的了解，进而为
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分析研究其形成、演化和爆发提供了可能。

早期天空实验室（Skylab）的成像观测结果显示太阳耀斑一般具有环状结

构，这些环状结构可以一直延伸到日冕，而且部分耀斑产生于新浮磁流之后。

之后的太阳极大使者（SMM），阳光（Yohkoh），太阳和日球天文台（SOHO）

以及过渡区和日冕探测器（TRACE）等卫星的成像结果更进一步观测到了耀

斑环的足点，耀斑在SXR图像中的尖角结构及HXR双源足点等结构。同时发现

了许多和太阳耀斑有联系的爆发现象，如X射线喷流、CME、暗条等。近年来

的一些高分辨的地面和空间望远镜的建成和使用，更使太阳耀斑的成像观测进

入了一个新阶段，揭示了太阳耀斑的许多精细结构和特征，如耀斑HXR足点源

的运动[114, 145]，耀斑亮核的分析研究[207]等。

成像观测为我们研究耀斑的运动和演化以及形成机制提供了丰富的信

息。Schmahl等人[166]（1982）研究了10个M级以上耀斑，他们发现在耀斑爆

发前，暗条在EUV和H α图中都表现出上升的运动。这说明耀斑的发生和暗

条的活动密切相关，暗条的活动可以触发磁重联，从而引起耀斑的爆发[158]。

通过耀斑的多波段成像图和磁图的联合分析研究，人们还发现耀斑在发生

前后，磁场会有明显的变化，具体表现为磁通量发生变化，磁场的梯度会有

所增减，出现磁场剪切等[112, 178, 181, 198]。此外，成像观测还可以为我们

提供有关耀斑的爆发源位置、耀斑的形成高度以及耀斑随时间的演化等信

息[122, 165, 179, 180, 194]。

1.4.2 光光光谱谱谱观观观测测测

太阳耀斑的光谱观测包含了耀斑爆发过程中的许多物理参数，如温度、密

度、速度（包括多普勒速度和非热速度）等。通过对太阳耀斑的光谱观测，可

以使我们更好的了解太阳耀斑的物理过程。太阳耀斑的光谱包括了众多的离

子发射线，如Fe XXI、Fe XXV、Ca XIX、O IV、Si IV、C III等。这些谱线从

红外经EUV直到X射电波段。某些谱线，特别是高温谱线（如Fe XXI）只在耀

斑期间才会出现，他们在耀斑一开始就有辐射，而且随着耀斑的演化而不断

增强和加宽。有些谱线（如Ca II K）在耀斑期间还会出现明显的红移不对称

性[46, 57]。

耀斑的光谱观测可以用来探测其等离子特性，也就是利用谱线数据研

究耀斑期间等离子体的温度和密度。早在20世纪70年代，利用两条C III线，
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Donnelly和Hall[49]（1973）发现在6×104 K的耀斑辐射区，其密度大于1012

cm−3。Mason等人[120]（1979）则利用Fe XXI线得到在温度为107 K的区域，

其密度小于1013 cm−3。以后人们利用不同的谱线测到的耀斑爆发期间的密度都

基本在这个范围之内[110, 156]。随着观测时间分辨率的提高，我们更可以研究

耀斑区域温度和密度的演化[129]。此外，光谱观测的数据还可以用来研究耀斑

期间的色球蒸发、准周期振荡等问题。这也是本论文的研究内容，将在以后的

章节详细介绍。

1.5 本本本章章章小小小结结结

太阳耀斑的研究已经有150多年的历史了，其理论模型也已被人们接受。

然而随着观测技术的不断进步，耀斑的研究还在继续，其模型在不断被修正，

改进。本论文即以最新的观测数据为基础，分析研究了耀斑的一些基本问题，

如耀斑期间不同波段的辐射，色球蒸发的观测证据和准周期振荡现象等。





第第第二二二章章章 观观观测测测仪仪仪器器器简简简介介介

在本论文中，我们主要利用IRIS卫星[43]的光谱观测，并辅以SDO卫星[45,

154]的多波段成像观测和磁场观测来讨论太阳耀斑的某些特性。

2.1 IRIS卫卫卫星星星

太阳过渡层成像光谱仪（IRIS：Interface Region Imaging Spectrograph）是

美国宇航局（NASA）在2013年6月发射的一颗小型探测卫星，其主要目的是探

测太阳色球层和过渡区的动力学行为，理解太阳大气中能量的产生和传播过

程。他主要由高分辨率的成像望远镜（SJI：slit-jaw images）和光谱仪（SG：

spectrograph）两部分组成[42, 153]。

2.1.1 SJI成成成像像像观观观测测测

IRIS/SJI观测到的最大视场是175′′×175′′，最高的空间像素大小为0.166′′。

SJI可以在6个通道进行成像，其中前2个用来校准。我们用到的数据一般来自

后4个太阳成像的观测，他们的中心波长分别在1330、1400、2796和2832 Å，详

见表 2.1。

2.1.2 SG光光光谱谱谱观观观测测测

IRIS的光谱仪可以得到高空间（0.33−0.4′′）、高光谱（40或80 mÅ）以及高

时间（最高可达1 s）分辨率的紫外（UV）谱线观测。他的紫外光谱又可以进一

表 2.1: IRIS/SJI成像观测的通道（引自文献[153]）。

通道 类型 波长（Å） 半宽（FWHM Å） 有效面积（cm2） 温度（log T）

Glass T 5000 2000 - -

Broad-band M 1600 400 - -

C II M 1330 40 0.5 3.7-7.0

Si IV M 1400 40 0.5 3.7-5.2

Mg II h/k T 2796 4 0.005 3.7-4.2

Mg II wing T 2832 4 0.004 3.7-3.8
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表 2.2: IRIS/SG光谱观测的通道（引自文献[153]）。

通道 波长（Å） Dispersion（mÅ/pix） 有效面积（cm2） 温度（log T）

FUV1 1331.7-1358.4 12.98 1.6 3.7-7.0

FUV2 1389.0-1407.0 12.72 2.2 3.7-5.2

NUV 2782.7-2851.1 25.46 0.2 3.7-4.2

表 2.3: IRIS/SG主要探测的谱线（引自文献[42]）。

谱线 波长（Å） 波长范围（mÅ） log T （K） 探测器

Mg II wing 2820 25 3.7-3.9 3

O I 1356 12.5 3.8 1

Mg II h 2803 25 4.0 3

Mg II k 2796 25 4.0 3

C II 1335 12.5 4.3 1

C II 1336 12.5 4.3 1

Si IV 1403 12.5 4.8 2

Si IV 1394 12.5 4.8 2

O IV 1401 12.5 5.2 2

O IV 1400 12.5 5.2 2

Fe XII 1349 12.5 6.2 1

Fe XXI 1354 12.5 7.0 1

步分为远紫外（FUV：1331.56−1406.79 Å）和近紫外（NUV：2782.56−2833.89

Å）两部分，其中远紫外一般分成两部分，即FUV1（也叫FUVS）和FUV2

（也称FUVL），见表 2.2。 IRIS光谱的狭缝宽度是0.33′′，狭缝的最大长度可

达175′′。

IRIS光谱仪的谱线包含的温度范围很宽，从4500 K一直到大约10 MK。这

几乎包含了太阳大气的所有层次，从光球层到色球层和过渡区并一直延伸到日

冕中。其主要的谱线包括低温的Mg II，色球和过渡区的C II、Si IV和O IV，以

及高温的日冕谱线Fe XII和Fe XXI等。表 2.3给出了IRIS/SG能够探测到的主要

谱线。图 2.1则详细给出了IRIS探测到的宁静太阳中的谱线。

IRIS的光谱观测有多种模式，包括扫描（raster）和定点（fixed）观测，见

图 2.2。定点观测也就是固定狭缝的观测，其范围就是沿着狭缝方向的宽度。

而扫描观测又分为稠密扫描（dense raster）和稀疏扫描（sparse raster），扫描
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图 2.1: IRIS观测的宁静太阳光谱（引自文献[153]）。

的步长也是可以调节的，一般有4步、8步、16步、64步等。稠密扫描的时候狭

缝之间的距离小于或等于狭缝的宽度（0.33′′），狭缝之间的最小距离可以达

到0.054′′。而稀疏扫描的狭缝之间的距离则要大于狭缝的宽度，且是最小距离

的整数倍（n×0.054′′），这种观测模式能够快速扫描比较大的区域，可以用来

观测耀斑和CME等太阳上一些比较大的爆发现象。

我们一般从IRIS主页上1下载的数据都是level 2的，这些数据已经过了IRIS小

组的初步校正，包括暗点消除，平场校正，光谱的几何失真和波长的初步校

正等。同时各波段level 2的IRIS数据都在空间上进行了对齐，包括光谱和成

像[153]，这就保证了我们下载的数据是来自同一个区域的。接下来我们可还以

1IRIS网站：http://iris.lmsal.com/



14 太阳耀斑的光谱与成像观测研究

图 2.2: IRIS光谱观测的三种模式（引自文献[42]）。

用IRIS自带的程序对这些数据作进一步校正。比如程序“iris orbitvar corr l2.pro”

是用来校正由于卫星轨道变化引起的IRIS光谱失真[189]，程序“iris prep despike.pro”

则用来消除IRIS图像的噪声[153]。这些程序都已经集成在太阳软件包（SSW）

里，可以直接用来对IRIS数据进行校正和预处理。

2.2 SDO卫卫卫星星星

SDO是太阳动力学天文台（SolarDynamicsObservatory）的简称，是NASA

在2010年2月发射的用于探测太阳活动的卫星。他主要由三个仪器组成，分别

是AIA（Atmospheric Imaging Assembly）[100]、HMI（Helioseismic and Mag-

netic Imager）[167]和EVE（ExtremeUltraviolet Variability Experiment）[202]。

2.2.1 AIA成成成像像像观观观测测测

AIA被设计用来对过渡区和日冕进行多波段的全日面成像观测，这些多波

段成像几乎是同时的。AIA具有高空间分辨率（1′′）和高时间分辨率（12或24

s）。他包括4个望远镜，可观测7个极紫外（EUV）和2个紫外（UV）以及1个

白光共10个波段的全日面图像。表 2.4详细给出了各个波段的参数。AIA包含

了10个不同波段的成像，其在不同波段的空间分辨率是一致的，但时间分辨率

却不同，比如在EUV波段的时间分辨率是12 s，而在UV波段却是24 s，在白光

的时间分辨率是1 h。这些不同波段的太阳图像为我们提供了太阳大气中不同层
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表 2.4: AIA仪器10个波段的参数（引自文献[100]）。

波长(Å) 谱线 太阳大气 温度（log T）

4500 连续谱 光球 3.7

1700 连续谱 温度极小区，光球 3.7

304 He II 色球，过渡区 4.7

1600 C IV+cont. 过渡区，光球上层 5.0

171 Fe IX 宁静日冕，过渡区上层 5.8

193 Fe XII，XXIV 日冕和热的耀斑等离子体区 6.1、7.3

211 Fe XIV 活动日冕 6.3

335 Fe XVI 活动日冕 6.4

94 Fe XVIII 耀斑日冕 6.8

131 Fe VIII，XXI 过渡区，耀斑日冕 5.6、7.0

次的信息。

一般供下载的AIA数据都是level 1.0的，这些数据已经被AIA小组的成员进

行了初步的校正（包括平场校正，暗流校正等），去除了坏点和噪声（spikes）。

我们把数据下载后一般都用命令“aia prep.pro”（集成在SSW里）做进一步的

校正，使数据转化为level 1.5。这样所有波段的AIA图像就基本对齐了，太阳日

面的中心就是图像的中心，而图像的上方则对应太阳的正北方向。同时所有

图像都有相同的比例（pixel scale），即每个像素点对应0.6′′的大小（pixel size）。

这里需要注意的是由于level 1.0的数据已经去除了噪声，如果研究耀斑亮核

（flare kernels）等小尺度现象，一般需要用命令“aia respike.pro”将数据恢复

到原始状态。这是因为有些耀斑亮核会被当做噪声而删掉[207]。

在AIA和其他仪器的联合观测研究中（比如AIA 131 Å和IRIS Fe XXI的观

测），一般会用到其响应函数。SSW里的命令“aia get response.pro”可以计

算EUV波段的仪器响应函数[45]。图 2.3给出了AIA在7个EUV波段的仪器响应

函数。
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图 2.3: SDO/AIA在EUV波段的温度响应函数（引自文献[100]）。

2.2.2 HMI磁磁磁场场场观观观测测测

HMI被设计用来研究太阳表面（或光球）的振荡和磁场，他在6173 Å对太

阳进行全日面成像。HMI有4种类型的数据，用来研究太阳表面速度场的多普

勒成像图，用来研究太阳光球宽波段成像的连续谱成像图，用来研究太阳光球

磁场的视向(LOS)磁场图和矢量磁场图。

一般用来与AIA的多波段观测比较分析的是HMI的LOS磁图，这也是

本论文中用到的HMI数据。其空间分辨率为1′′，时间分辨率是45 s，磁场

测量精度约为10 G2。与AIA的处理类似，下载的LOS磁场数据经过程序

“hmi prep.pro”（集成在SSW里）校正后与AIA图像具有相同的中心、方向

和像素比例，可以直接比较分析。

2.2.3 EVE光光光谱谱谱观观观测测测

EVE能够在很宽的波长范围（0.1−105 nm）内探测太阳的EUV辐射，他的

光谱分辨率可达0.1 nm，时间分辨率为10 s，准确度是20%[202]。

2HMI网站：http://hmi.stanford.edu/Description/hmi-overview/hmi-overview.html
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2.3 其其其他他他卫卫卫星星星

本论文中除了使用IRIS和SDO卫星的观测数据外，还用到了其他卫星的一

些观测数据进行联合分析。下面简单介绍一些本论文中用到的其他卫星观测数

据。

2.3.1 GOES

GOES（地球同步运转环境卫星，Geostationary Operational Environmen-

tal Satellites）是由美国国家海洋和大气管理局（NOAA）来监管的，从1974年

开始工作一直到现在[10]。一般认为由GOES观测到的0.5−8 Å的软X射线流

量是来自太阳耀斑的，因此这个波段的软X射线流量就被用来对太阳耀斑

进行实时监测。GOES的软X射线流量有两个基本的通道，较软的1−8 Å通道

和较硬的0.5−4.0 Å通道。通常1−8 Å的X射线流量就足够用来监测太阳耀斑，

而0.5−4.0 Å的X射线流量则能够为我们提供更多的关于日冕等离子体的信

息[71]。

2.3.2 RHESSI

高能太阳光谱成像探测器（RHESSI：Reuven Ramaty High Energy Solar

Spectroscopic Imager）是NASA于2002年2月发射的一颗主要用来探测太阳耀斑

中高能粒子加速和释放过程的卫星。他能够对太阳在X和γ射线波段进行成像和

能谱的观测。RHESSI的空间分辨可以达到∼2.3′′，视场范围（FOV）则覆盖了

整个太阳表面（&1◦）。RHESSI探测的能量范围从软X射线（∼3 keV）经硬X射

线一直到γ射线（∼20 MeV），其能谱分辨率大约在1−10 keV之间（以FWHN计

算）。RHESSI探测器的时间分辨率约为0.01 s[109]。

RHESSI的图形用户界面（GUI）可以对RHEESI数据进行分析处理，从而

得到相关的图像，能谱或光变曲线。这个GUI已经集成在SSW里，其用法和各

项功能都在HESSI GUI的指导里3。

2.3.3 Fermi

费米伽玛射线太空望远镜（Fermi）是NASA在2008年6月发射的主要用于

研究宇宙中高能现象（γ爆）的卫星。他搭载了两套主要的科学仪器，分别是

3http://hesperia.gsfc.nasa.gov/ssw/hessi/doc/gui/gui help.htm
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大面积望远镜（LAT）和伽玛射线爆（GBM）。其中LAT主要用来研究较高能

（>20 MeV）的γ爆。GBM则主要用来探测X射线爆和较低能的γ爆，主要探测

能段在约8 keV到40 MeV。GBM包含了12个碘化钠（分别为n0−n9，na和nb）

和2个锗酸铋（b0和b1）探测器[20, 123]。这些探测器位于卫星的不同位置，当

他们朝向太阳时就可以探测到来自太阳的X（或γ）射线流量辐射。

Fermi/GBM的数据有两种类型，CSPEC和CTIME。CSPEX类型的数据

有128个能量通道，能量分辨率比较高，但时间分辨率比较低，在宁静的时候

是4.096 s，当有爆发时自动转化为1.024 s。CTIME类型的数据只有8个能量通

道，但他的时间分辨率很高，在宁静的时候是0.256 s，当有爆发时自动转化

为0.064 s。这两种类型的数据都可以用OSPEX软件来处理，这个软件已经集成

在SSW里，详见Fermi/GBM数据分析的网站4。

2.3.4 STEREO

STEREO（日地关系天文台，SolarTerrestrial Relations）是NASA在2006年2月

发射的两颗太阳卫星（STEREO A和STEREO B），他们分别位于地球绕太阳

公转轨道的前方和后方，因此可以从不同的角度观测太阳。这组卫星上搭载的

仪器主要有4套：日地关联日冕和太阳风层探测器（SECCHI）―主要用来研究

日冕物质抛射（CME）；离子和日冕物质抛射暂现原位测量装置（IMPACT）―

用来研究高能粒子；等离子体和超热离子构件（PLASTIC）―主要用来探测质

子、α离子等重离子；STEREO/WAVES（SWAVES）―用来探测太阳的射电爆

发。其中SWAVES主要的工作频段在0.125―16.075 MHz，主要测量的是非热射

电谱[163]。目前我们从网上得到的射电动态谱的时间分辨率是1分钟。

2.4 本本本章章章小小小结结结

随着科学技术的不断发展，空间观测的技术逐步提高。特别是一些高

分辨率卫星如IRIS，SDO等的发射，为太阳的研究带来了机遇。本论文即

以IRIS和SDO的观测数据为基础讨论太阳耀斑爆发过程中的一些基本问题。

4http://hesperia.gsfc.nasa.gov/fermi solar/analyzing fermi gbm.htm
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3.1 引引引言言言

耀斑在脉冲相期间，其位于色球层和X射线的辐射会突然增强[64, 66]。这

些辐射集中在一些小的耀斑亮核（flare kernels）或较长的耀斑带上，他们都

是色球迅速加热的地方，从而使得当地等离子体温度迅速升高进而驱动他们

向高层日冕运动，这些过程一般与磁场的活动有关[18, 121, 144, 186]。这些小

的耀斑亮核一般认为是日冕磁重联在色球的表现[67, 70, 159]。过去的光谱观

测已经证明了色球蒸发的典型特征是高温谱线的高蓝移和低温谱线的红移辐

射[7, 126, 186, 207]。

众多观测结果显示耀斑亮核在AIA的所有EUV波段会同时増亮[28, 65,

207]。Brosius和Holman（2012）[28]分析比较了AIA成像观测和CDS光谱观测，

他们的结果显示在一个GOES B4.8级的小耀斑中，作为其重要组成部分的热通

道（如94 Å和131 Å），他们的增亮主要来自过渡区和低日冕谱线辐射的贡献。

另一方面，Fletcher等人（2013）[65]则认为在一个M1.0的耀斑中所有131 Å的

增亮均来自高温等离子（温度高于10 MK）辐射的贡献。在一个2011年2月16日

的M1.1级耀斑中，Young等人（2013）[207]分析了EIS的光谱数据，他们发现几

乎所有的辐射测量（EMs）都横跨了所观测到的温度范围，从0.1直到10 MK，

然而他们并没有讨论这些增亮对AIA通道辐射的贡献。理论和观测研究指出

在耀斑期间的AIA 131 Å成像中，其主要贡献来自Fe XXI 128.75 Å这条日冕谱

线[131, 150]。而相同的离子Fe XXI还可以产生波长为1354.08 Å的很强的耀斑谱

线，可以在IRIS的光谱中被探测到。因此，通过比较IRIS和AIA同时的耀斑观

测数据就可以确定Fe XXI这条谱线的辐射对131 Å辐射增亮的贡献，从而可以

解决低温等离子体辐射对131 Å辐射的贡献问题。我们使用相同的离子有一个

好处就是两条谱线的比率不依赖于离子的电离度，而仅仅对温度有着很弱的依

赖关系。

在光谱观测的研究中，波长为1354.08 Å的这条禁戒线Fe XXI经常被用来

研究耀斑期间高温等离子体的动力学等问题[35, 50, 58, 80, 92, 121, 201]。就

在最近，Young等人（2015）[208]报道了高空间和高光谱分辨率的IRIS对一
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个X1.0级耀斑的研究。他们观测研究了来自耀斑亮核和耀斑环中的Fe XXI（温

度大约为10 MK）辐射，结果支持耀斑过程中的色球蒸发模型。早期Mason

（1986）[121]的观测结果就显示日冕谱线Fe XXI经常与色球发射线C I混合在一

起[121]。而通过对高光谱分辨率数据的分析研究，Young等人（2015）[208]指

出在耀斑亮核辐射中，Fe XXI可能与更多的（除C I之外）色球发射线混合在

一起，甚至可能与分子谱线混合在一起。例如，使用SUMER的光谱观测数据，

Innes等人（2008）[79]在X射线环的足点处发现了氢分（H2）子谱线。因此，

为了能够尽可能准确的估算Fe XXI的辐射度（EMs），必须考虑这些色球发射

线的强度在耀斑期间对Fe XXI辐射强度的贡献。这里我们分析研究了耀斑环和

耀斑亮核的IRIS光谱，发展了一套算法来同时拟合日冕谱线Fe XXI和混合发射

线以及连续谱线。

在本章中，我们利用IRIS的光谱观测得到了Fe XXI 1354.08 Å的EMs，利

用SDO/AIA的成像观测计算了同时期同位置的131 Å通道的EMs，然后通过比

较他们的EMs得到了温度较低的发射线在耀斑亮核位置对131 Å通道成像的贡

献。最后我们发现在SDO/AIA 131 Å的辐射中，在耀斑环的位置IRIS探测到

的Fe XXI的发射大约占了80%，而在耀斑亮核位置Fe XXI的发射则大约只占

了40−80%。假设有额外20%的Fe XXI辐射是来自连续谱的贡献[131]，那么在

耀斑亮核位置就有高达52%的131 Å通道的辐射是来自低温等离子体的贡献。

3.2 观观观测测测数数数据据据

本章中我们观测的活动区编号是AR 11875，该活动区在2013年10月24日

16:39 UT到10月25日02:46 UT这一段时间内一共产生了4个C级耀斑。其中的两

个太阳耀斑分别在20:10 UT和22:05 UT（图 3.1）达到最大值，文中分别称其

为耀斑 1和耀斑 2。我们得到了同时间和高质量的IRIS光谱和AIA的成像数据。

而关于其他两个耀斑，较早期的SDO/AIA成像偏离日面中心较大，而在21:09

UT左右的IRIS光谱数据则由于被很多高能粒子轰击而产生了很大的噪声，因

此这两个耀斑的数据不适用于本次研究。图 3.2给出了我们所研究的两个耀斑

在AIA 131 Å和其对应时间的IRIS/SJI 1400 Å的成像观测，两个耀斑的GOES

SXR的流量曲线见图 3.1，其中耀斑 1的峰值大约在20:10 UT，而在大约20:22

UT时结束，耀斑 2则在22:10 UT达到其最大流量，然后结束于大约22:15 UT。

这两个耀斑的时间正好对应于IRIS光谱观测的第6次和第9次扫描。
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图 3.1: GOES在1.0−8.0 Å的SXR流量曲线。两条竖直的实线分别标出了耀斑

1和耀斑 2的峰值时刻，而虚线则分别标出了IRIS第6次（20:02−20:35 UT）和

第9次（21:43−22:16 UT）扫描的起止时间。

3.2.1 AIA观观观测测测

在本章中，我们选取了SDO/AIA在131 Å和1600 Å两个通道的成像来

与IRIS数据比较分析。我们从网上下载的AIA数据是level 1.0的，使用SSW里自

带的标准程序处理后变为level 1.5。接下来使用程序“drot map.pro”从AIA的

全日面成像中选取我们所研究的视场大小为420′′ × 420′′的活动区，如图 3.2所

示。根据以前的观测结果[207]，这样处理过的AIA不同通道的图像之间并不

是完全对齐的，他们之间还存在大约1−2个像素点的不确定性。因此为了

使AIA不同通道的观测数据（如131 Å和1600 Å）与IRIS的观测数据（如1400

Å）更好的对齐，AIA中131 Å的图像相对1600 Å的图像来说有一些轻微的移动

（大约0.5−2个像素点）。

如第二章所述，我们下载的AIA数据已经被AIA小组进行了去噪声处理，

如此一来某些耀斑亮核可能会被当作噪声去掉[207]。因此在研究处理这些小

的耀斑亮核数据时，最好使用程序“aia respike.pro”将数据恢复到未去噪声

之前。在这次研究中，我们比较了去噪声之前和之后（level 1.0）的数据，图

3.2中的‘+’就标出了这些噪声所在的位置。从图中我们可以看出虽然噪声

有很多，但是这些噪声所在的位置都是偏离IRIS光谱狭缝的位置（白色虚线）
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图 3.2: 左：两个耀斑在AIA 131 Å通道的成像图，方框给出了IRIS/SJI的视场

大小。右：两个耀斑在IRIS/SJI 1400 Å 的成像图。虚线代表IRIS光谱狭缝在图

中所示时刻的位置。加号（‘+’）标出了在AIA 131 Å成像中被去除的噪声（详

见文中）。

的，也就是说他们不在我们所研究的范围之内。另一方面，在大耀斑爆发的过

程中，AIA的成像观测经常会饱和，特别是高温通道的131 Å成像更是明显。这

里我们研究的两个太阳耀斑都比较小，在AIA 131 Å的成像中只有很少的像素

点出现饱和。而且比较幸运的是这些饱和的点都远离IRIS光谱狭缝的位置，而

在AIA 1600 Å的成像中则根本没有出现饱和的像素点。总之，不管是处理之前
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的噪声点还是成像过程中的饱和点都不会影响我们的结果。

3.2.2 IRIS观观观测测测

根据第 二章的介绍，IRIS光谱仪的光谱分辨率很高，包含三个波段内

的光谱观测和四个波长的成像观测。在本章中，我们要分析的是FUV1波段

（1332−1358 Å）的光谱观测和SJI 1400 Å的成像观测。 IRIS本次观测的主要目

标是探测耀斑的结构和光谱，因此在遥测技术允许的情况下，IRIS狭缝快速的

扫描耀斑爆发所在的活动区，从而可以得到尽可能长时间的观测结果。最后，

IRIS通过扫描得到了64步的狭缝，而相临两条狭缝之间的距离大约是1.01′′，

这样狭缝扫描的区域大小就是174′′×63′′。这次观测中IRIS狭缝是沿着太阳的

东西方向的，与南北方向有一个90◦的夹角。 IRIS在观测中还得到了同时期

的SJI在1400 Å的成像图，其视场大小为174′′×166′′，成像的时间间隔是32 s。

这里SJI 1400 Å的图像主要用来与同时间的AIA 1600 Å图像进行对齐。因为在

这两个波段的成像中都包含了来自温度极小区的连续谱辐射，而且这些辐射在

增亮的特征物中都占据了主导地位。同时在AIA的像素比例下（0.6′′）对齐也

是可行的。图 3.3给出了对齐结果的一个例子。

图 3.3: SDO和IRIS成像对齐。左：AIA 1600 Å的成像图。右：SJI 1400 Å成像

图。虚线是IRIS光谱狭缝的位置，等值线表示的是SJI在800 DN大小的轮廓。
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图 3.4: IRIS光谱去坏点之前（左）和之后（右）的扫描图。中间是去坏点之后

的图，加号（‘+’）标出了坏点的位置。

IRIS光谱观测的时间间隔是31.6 s，每次扫描有64步，曝光时间为30 s。这

样IRIS每次扫描的时长大约是33分钟42秒，在本次观测中共有18次扫描，因

此观测时间大约有10个小时。沿着IRIS狭缝方向的像素尺寸达到了其最高分

辨率，即0.166′′。然而其光谱分辨率却不是IRIS的最好分辨率，为了节省遥

测成本，4倍像素的光谱约束使我们得到了一个被限制的光谱窗口。在本次

分析中，我们使用的耀斑爆发期间的谱线包含在4个IRIS光谱窗口中，分别是

‘C II、1343、Fe XII和O I’窗口，在IRIS观测的波长范围内，他们都位于短

波长的FUV1波段。这里光谱分辨率是4×12.72 mÅ/pixel，约相当于10.88 km

s−1/pixel。

我们下载的是IRIS level 2的数据。这些数据已经被IRIS小组进行了初步的

处理和校正。然而我们发现有些数据还是被高能粒子轰击造成的坏像素点所

严重影响。这些坏点强度的突然变化会影响IRIS的光谱拟合结果，因此必须

去掉。我们发展了一个去噪声的程序来探测并去除这些坏点。这个程序首先

是判定识别坏点，那些单独的或孤立的点就被认为是坏点被自动去掉。注意

这里只有单独的或比较孤立的点才被去掉，那些由于谱线突然加宽而引起的

强度变亮的区域则被保存。图 3.4给出了我们程序去除坏点的一个例子，可以
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看出还是比较好的去除了坏点，并较完整的保留了光谱信息。这里我们没有

使用IRIS自带的去除噪声程序，因为我们开始处理这组数据的时候，相关程

序还没有公布。此外，由热漂移（thermal drifts）和卫星轨道变化引起的光谱

移动（spectral shifts）也被进行了校正，用的是SSW软件包里的IRIS标准程序

“iris orbitvar corr 12.pro”[36, 153, 189]。

3.2.3 耀耀耀斑斑斑带带带的的的光光光谱谱谱

耀斑带的光谱观测显示他由许多稍窄的，比较亮的发射线组成。高温日冕

谱线Fe XXI的辐射与许多已知的和未知的发射线辐射混合在一起，这些混合的

发射线来自中性或单次电离的谱线，也有一些分子辐射产生的谱线。因此，为

了得到比较可信的Fe XXI强度，我们首先需要提取那些混合发射线的强度。通

过对其他更高光谱分辨率的耀斑亮核的IRIS光谱数据进行分析，我们已经找

出了主要的混合发射线。同时对这些光谱数据的分析还让我们在其他IRIS窗

口中找到了与这些混合发射线行为相似的发射线。图 3.5给出了这样的一个例

子，他显示的是2013年10月24日的耀斑在其足点处的光谱，其中列出了一系列

发射线。为了进行对比，我们给出了从2013年10月12日耀斑中探测到的色球发

射线和Fe XXI线，这里光谱给出的是IRIS全光谱分辨率（12.72 mÅ/pixel），如

图 3.6所示。

在IRIS‘O I’的窗口中，与日冕高温线Fe XXI混合的色球发射线，除了比

较明显的C I 1354.29 Å外，主要还有在1353.02、1354.01和1354.76 Å的Fe II线，

在1353.72 Å的Si II线，在1353.32、1353.39和1352.74 Å的未知谱线。为了得到Fe

XXI的谱线强度，我们固定和限制了这些发射线的线心位置和谱线宽度，把他

们的谱线强度约束在其他相似离子的发射线（这些用来限制的发射线是比较

孤立和好辨认的）上，他们有一个固定的强度比（详见表 3.1）。这样一来，总

共17条高斯函数叠加在一个线性背景上的多高斯拟合被应用到IRIS的FUV1波

段（如1333.01−1355.55Å），这个波段横跨了IRIS的4个光谱观测窗口。表 3.1列

出了在多高斯拟合程序中使用的17条谱线。其中那些线心位置被固定的谱线由

上标‘1’标出。上标‘2’标出的则是两条Si II线，他们的线心位置被限制在

了一定的范围，而且随着孤立的Si II 1350.06 Å线的位置而移动。表中第4列给

出了谱线宽度被固定或限制的具体情况。比如，谱线Si II 1353.72 Å在高斯拟

合时，他的最大线宽是260 mÅ，不会超出这个值，而谱线Fe II 1353.02 Å的宽

度则被固定为一个常数（41 mÅ）。这些混合谱线的峰值强度则被强制与他们
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图 3.5: 2013年10月24日爆发的耀斑足点处的光谱图。黑色曲线代表的是红短线

所标区域的平均谱线强度。一些主要的发射线都被浅蓝色的短线标出。

的约束谱线（第5列）有一个固定的比例（第6列）。以谱线Si II 1353.72 Å为例，

他的峰值强度就被约束在位于‘Fe XII’窗口的发射线Si II 1350.06 Å的峰值强

度上，他们的强度比例是一个常数0.49。图 3.7给出了多高斯拟合在非耀斑区

（上）和耀斑区（下）的例子，我们标出了所有用来进行多高斯拟合的17条发

射线，同时给出了多高斯拟合的结果（虚线）。从图中我们可以就看出在大多

数光谱观测的位置，这个多高斯拟合的方法是比较成功的。
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图 3.6: 2013年10月12日爆发的耀斑足点处更高光谱分辨率的光谱图。黑色曲线

代表的是红短线所标区域的平均谱线强度。红色曲线则代表了将黑色曲线的分

辨率缩小4倍后得到的光谱曲线，这样就与图 3.5中的光谱分辨率一致。一些主

要的发射线都被浅蓝色的短线标出。

3.3 EMs的的的估估估算算算方方方法法法

观测到的强度（I）由公式3.1给出。

I = Ef

∫
G(T, ne)n

2
edz (3.1)

这里ne是电子密度，T是电子温度，z是沿着视向方向的坐标，G(T, ne)则指的

是包含有原子丰度的谱线的贡献函数，Ef代表的是仪器的有效面积或响应函

数。在上述公式中，观测强度I的单位是依赖于Ef的单位。正如下面的讨论，
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图 3.7: 光谱曲线（黑）和多高斯拟合（红）结果示例图。蓝色虚线标出了低温

谱线的位置，紫色和蓝色实线则分别给出了Fe XXI和C I的位置。

IRIS是一个光谱仪，他的强度单位是DN s−1。AIA则是一个单色成像仪，他的

强度单位则是DN px−1 s−1。为了把观测到的强度转化为发射度（EMs），我们

需要除以他们各自的仪器响应函数，需要注意的是在转化过程中单位必须保

持一致。由于IRIS和AIA中Fe XXI的贡献函数在其峰值附近温度是急剧下降的，

同时他们在太阳大气中的形成高度是相同的，因此贡献函数可以通过积分去

掉。在Fe XXI的等离子体中，其辐射度测量可以由公式 3.2计算得到。

EM =

∫
n2
edz = I/(EfG(Tpeak)) cm−5 (3.2)
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表 3.1: 在IRIS四个观测窗口的17条用来多高斯拟合的发射线。

IRIS窗口波长（Å)） 离子 线宽（mÅ） 约束谱线 强度比例

1333.451 H2 31 - -

‘C II’ 1333.791 H2, S I 41 - -

‘1343’ 1342.771 H2 31 - -

1348.321 - 41 - -

1348.641 - 31 - -

‘Fe XII’ 1349.631 - 41 - -

1350.06 Si II ≤ 260 - -

1352.742 - ≤ 260 Si II 1350.06 0.54

1353.021 Fe II 41 Fe II 1354.76 1.85

1353.321 - 88 H2 1342.77 0.79

1353.391 - 31 H2 1342.77 1.50

‘O I’ 1353.722 Si II ≤ 260 Si II 1350.06 0.49

1354.011 Fe II 41 Fe II 1354.76 3.43

1354.08 Fe XXI ≥ 230 - -

1354.29 C I ≤ 130 - -

1354.761 Fe II 42 - -

1354.851 H2 31 H2 1342.77 2.0

1多高斯拟合中线心位置被固定的发射线。
2多高斯拟合中线心位置被限制的发射线。

这里我们把Ef G(Tpeak)称为温度响应函数。图 3.9分别给出了AIA 131 Å通道

（上）和IRIS FeXXI 1354.08 Å（下）的温度响应函数。AIA 131 Å通道的温度响

应函数是通过SSW中的程序“aia get response.pro”在默认的压强条件下（来

自CHANTI的1015 cm−3 K）计算得到的[21]，在计算的过程中我们已经考虑了

基于观测时间的适当校准。此外我们还设置了关键词‘chiantifix’用来考虑

并消除那些不包含在CHIANTI数据库中的谱线辐射的影响[45, 187]。基于经

验的校准[21]，AIA的响应函数对于高温和低温的耀斑辐射都存在大约25%的

不确定性。从图 3.9（上）中我们可以清楚的看到AIA 131 Å有两个峰值，一

个峰的形成温度大约为6 × 105 K，主要来自Fe VIII，另一个峰的形成温度大
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约为107 K，主要来自Fe XXI。另一方面，贡献函数在大约10 MK的主要变化

来自电离作用对温度的依赖。 IRIS FeXXI来自其基态精细结构之间的能量跃

迁，因此他的激发效率（excitation rate）几乎不受温度的影响，但是在密度

比较高（ne > 1012 cm−3）的情况下，他受到碰撞去激发的影响。图 3.8显示了

谱线Fe XXI 128.75/1354.08的比率随密度的变化，数据来自CHIANTI[99]。图

中我们给出了三种在接近贡献函数峰值温度（logT=6.90、7.05、7.20）情况下

的比率变化。结果表明在密度比较低的情况下，谱线比率随温度的变化在整

个区域内小于7%。只有在温度低于4 MK的时候，谱线之间的比率对温度的依

赖才显得比较明显。假设在临界低密度和温度为11 MK的环境下，我们计算

得出了IRIS Fe XXI的温度响应函数。为了使IRIS Fe XXI和AIA 131 Å温度响应

函数有比较一致的单位，我们用IRIS光谱数据除以IRIS的辐射转换系数 2960

（见[43]）和光谱像素尺寸 0.0128 Å。在这里，电子压强同样被设为1015 cm−3

K。 IRIS光谱的辐射转换是基于国际紫外探测器（IUE）的光谱辐射数据，他

有大约10−15%(1-σ)的不确定性[43]。AIA和IRIS辐射度的测量都是在相同的压

强，元素丰度和电离度环境下计算的。在分析谱线Fe XXI辐射对AIA 131 Å通

道辐射贡献的时候，我们假设他们的强度比率是一个常数，而通过上面的分

析，这是比较合理的。

图 3.8: 日冕谱线 Fe XXI 128.75 Å对1354.08 Å的比率在不同温度下随密度的变

化。
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图 3.9: AIA 131 Å（上）和IRIS Fe XXI 1354.08 Å（下）的温度响应函数。竖线

标出了两条响应曲线共同峰值时的温度，约为11 MK。

Fe XXI辐射的EMs图可以通过公式 3.2计算，其中I是观测强度（DN s−1），

温度响应函数则取温度为11 MK时候的响应函数值。为了对AIA和IRIS的结

果进行点对点的比较分析，我们根据IRIS的光谱扫描（pseudo-raster）图，

从AIA的一系列成像观测中选择构造了人为扫描图，其中选择的AIA图像

与IRIS扫描光谱图在时间上都是最接近的，而人为扫描图的切片则来自IRIS光

谱狭缝的位置。沿着狭缝的方向，每个AIA的像素点（0.6′′）大约是IRIS像素点

（0.166′′）的3.6倍。我们将IRIS的像素点整合成和AIA一样多，所用的方法就
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是将AIA每个像素点所包含的IRIS的强度（即3.6个IRIS像素点的强度）进行平

均，从而使得这二者的像素点一样多。IRIS扫描的步长（约1.01′′）大于AIA像

素点的尺寸大小（0.6′′），因此在扫描方向仅使用了单个IRIS像素点的强度。最

终，在狭缝方向的IRIS数据被以每3.6个像素点的强度为标准做了平均，这样他

们就被限制成了AIA数据的尺寸比例。在IRIS扫描方向，AIA的人为扫描图则

来自与IRIS光谱数据在时间上最接近的AIA成像图。

3.4 结结结果果果

3.4.1 成成成像像像和和和光光光谱谱谱

在我们的观测时间内，有两个耀斑的IRIS和AIA数据都很好，我们分别称

他们为耀斑 1和耀斑 2，如图 3.2所示。按照3.2小节所述的方法，我们把这两个

耀斑的IRIS光谱进行了多高斯拟合，在拟合过程中总共用到了17条高斯函数，

而拟合背景则是线性的。在这17条发射线中，我们最感兴趣是日冕谱线Fe XXI

1354.08 Å，其次还有色球发射线C I 1354.29 Å。图 3.10和 3.12分别比较了耀斑

1和耀斑 2中IRIS Fe XXI和C I的谱线强度图与AIA 131 Å和1600 Å的人为扫描强

度图。正如图中所显示的，C I的亮结构与AIA 1600 Å中的辐射增亮对应的很

好。我们将C I（或AIA 1600 Å）辐射增强的区域称为耀斑的亮核。在图中的

左下方给出了Fe XXI的多普勒速度图，从多普勒速度图上，我们可以清楚地看

到Fe XXI在耀斑刚开始的时候显示明显的蓝移速度，而且位于耀斑亮核附近。

我们测到的最大蓝移速度为∼200km s−1。图中右下方给出的是IRIS连续谱的强

度图，他们主要来自拟合的背景。

为了仔细研究来自两个耀斑亮核的辐射，我们沿着光谱狭缝从几乎相邻

的位置分别截取了三幅IRIS的光谱观测，截取的位置被图 3.10和 3.12中的‘+’

标出。在图 3.11（耀斑 1）和 3.13（耀斑 2）中，我们分别展示了两个耀斑的

光谱图和光谱曲线。这些光谱图来自Fe XXI亮核辐射的第一步扫描以及处于

相同位置之前和之后的光谱扫描结果。结果显示我们的多高斯拟合非常好。

在这两个耀斑中，日冕谱线Fe XXI表现为一条很宽的谱线，并且位于较窄的

色球发射线之下。在这里，Fe XXI谱线强度最主要的不确定来源有三个，分

别是对于IRIS光谱背景的拟合，IRIS光谱窗口的边界以及可能的非高斯轮廓

的Fe XXI。然而，背景拟合跨过了所有相关的IRIS光谱窗口，因此被进行了相

当好的限制和约束。同时光谱窗口的边界只能影响很少的一些位置，比如Fe
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XXI的蓝移速度超过200km s−1的位置。此外，我们给出的光谱曲线例子显示Fe

XXI的谱线几乎都是高斯轮廓的。因此，我们认为绝大多数Fe XXI的拟合结果

是可信的。

图 3.10: 耀斑 1的观测结果。上：IRIS FeXXI和C I的光谱拟合强度图；中：AIA

131 Å和1600 Å的人为扫描强度图；下：IRIS Fe XXI的多普勒速度图和IRIS连

续谱强度（背景）图。绿色方框和‘+’标出了图 3.11中所示光谱的区域和位

置。箭头则指明了IRIS观测的时间方向，总共有11分钟4秒。
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图 3.11: 耀斑 1中亮核的光谱及其拟合结果。三幅光谱图的时间分别对应图

3.10中绿色方框所示时刻之前，之间和之后。光谱曲线（实）则来自左图的绿

线所示的位置，虚线代表多高斯拟合的结果，绿线是拟合的背景，蓝线表示Fe

XXI的拟合结果，红线则代表了C I的拟合结果。竖线分表表示Fe XXI（实线）

和C I（点虚线）的静止线心位置。

3.4.2 AIA 131和和和IRIS Fe XXI的的的EMs

利用公式 3.2，我们可以很容易估算出AIA 131 Å和IRIS Fe XXI中等离子

体辐射在高温（约为11 MK）的EMs。图 3.14给出的是关于耀斑 1的结果。图

中上面显示的是AIA 131 Å和IRIS Fe XXI的EMs图，他们的EMs结果是以对数

值的形式给出的。图中的等值线描述的是IRIS Fe XXI的轮廓。为了更仔细的

分析比较他们，我们选取了更小的区域（如图中白色方框所示），对AIA 131
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图 3.12: 耀斑 2的观测结果。上：IRIS FeXXI和C I的光谱拟合强度图；中：AIA

131 Å和1600 Å的人为扫描强度图；下：IRIS Fe XXI的多普勒速度图和IRIS连

续强度（背景）图。绿色方框和‘+’标出了图 3.13中所示光谱的区域和位置。

箭头则指明了IRIS观测的时间方向，总共有11分钟4秒。

Å和IRIS Fe XXI的EMs进行逐行逐点的比较研究，如图 3.14（下）所示。图中

显示他们的结构对应的非常好。AIA 131 Å的EMs比IRIS Fe XXI的EMs显得更

分散，其大多数EMs值也更大。只有少数特殊的位置AIA 131 Å的EMs值稍小，

如图中‘1’，‘2’和‘3’所标出的位置。因此为了检查我们多高斯拟合的可

靠性，我们在图 3.15 中给出了这些点（图 3.14中数字标出的点）所在时刻的光
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图 3.13: 耀斑 2中亮核的光谱及其拟合结果。三幅光谱图的时间分别对应图

3.12中绿色方框所示时刻之前，之间和之后。光谱曲线（实）则来自左图绿线

所示的位置，虚线代表多高斯拟合的结果，绿线是拟合的背景，蓝线表示Fe

XXI的拟合结果，红线则代表了C I的拟合结果。竖线则分表代表了Fe XXI（实

线）和C I（点虚线）的静止线心位置。

谱图和曲线及其拟合结果。所有结果都显示拟合的很好。在选定的位置，特别

是位置‘1’、‘2’和‘3’并没有出现特殊的谱线轮廓来说明为什么计算的Fe

XXI的EMs比131 Å的大。我们同时检查了这是否是由于IRIS和AIA的观测数据

的时间差引起的，因为在IRIS的曝光时间（约30 s）内AIA可以得到两幅成像

图（12 s）。我们将这两幅AIA图分别和IRIS图进行了对比分析，发现他们的结

果基本一致，差别很小，几乎可以忽略。因此我们认为这并不是由于观测时间
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的差值引起的。最可能的原因就是AIA 131 Å与IRIS Fe XXI在空间上没有完全

对齐，尤其是在这两个位置他们对应的不是很完美。在这两个位置他们的强度

变化很陡，IRIS的EMs似乎比AIA的EMs大。

图 3.14: 上：耀斑 1中AIA 131 Å和IRIS Fe XXI在温度约为 11MK时的EMs图。

白色方框标出了用来进行比较的EMs的区域。下：位于白色方框区域内点对点

的Fe XXI（黑）和131 Å（红）的EMs曲线，从左上角开始。加号（‘+’）给出

的是Fe XXI辐射较强的点，‘×’则给出了一些特殊点，他们的光谱图和曲线
见图 3.15。

图 3.16和 3.17给出了类似的关于耀斑 2的EMs图。在耀斑 2中，IRIS Fe

XXI辐射增亮的区域要比耀斑 1中大得多，因此我们将其分成两部分，分别标

为‘R1’和‘R2’。同样选定的光谱图和曲线以及拟合结果在图 3.17中给出。
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图 3.15: 上：耀斑 1中选出的IRIS光谱和AIA强度图以及曲线。131 Å图中的竖

直虚线标出了IRIS狭缝的位置，数字给出了图 3.14中选出的点的位置，这些点

在AIA图上的位置则分别用‘+’和‘×’标出。下：选出的光谱曲线（实）及
其多高斯拟合结果（虚），绿线是拟合的背景，蓝线表示Fe XXI的拟合结果，

竖线则代表了Fe XXI的静止线心位置。

整体的行为与耀斑 1中所见到的相似，AIA 131 Å的EMs比IRIS Fe XXI的EMs表

现的更分散，其数值也更大。在选定的位置‘4’和‘5’，IRIS Fe XXI的EM值

要大于AIA 131 Å。如图 3.17中所显示的，这两个点位于耀斑环的边缘，所以

也可能表明这里的对齐有一些小小的偏差。我们同时也注意到在接近AIA 131
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图 3.16: 上：耀斑 2中AIA 131 Å和IRIS Fe XXI在温度约为 11MK时的EMs图。

白色的方框标出了用来进行比较的EMs区域（R1和R2）。下：位于白色方框区

域内点对点的Fe XXI（黑）和131 Å（红）的EMs曲线，从左上角开始。加号

（‘+’）给出的是Fe XXI辐射较强的点，‘×’则给出了一些特殊点，他们的光
谱图和曲线见图 3.17。

Å 辐射的峰值强度附近（如位置‘2’）处，IRIS Fe XXI的EMs值只有AIA 131

Å EMs值的几乎一半。而在图 3.17上，这个位置的IRIS光谱表现出明显的蓝移，

其蓝移速度大约是0.5 Å（或∼100 km s−1）。观测研究结果表明，耀斑爆发期间

高温谱线的蓝移经常与色球蒸发联系在一起。这说明在这个位置的高温谱线的
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图 3.17: 上：耀斑 2中选出的IRIS光谱和AIA强度图以及曲线。131 Å图中的竖

直虚线标出了IRIS狭缝的位置，数字给出了图 3.16中选出点的位置，这些点

在AIA图上的位置则分别用‘+’和‘×’标出。下：选出的光谱曲线（实）及
其多高斯拟合结果（虚），绿线是拟合的背景，蓝线表示Fe XXI的拟合结果，

竖线则代表了Fe XXI的静止线心位置。

电离状态有一定范围，除了Fe XXI之外，可能还包含了Fe VIII。

为了定量的分析研究二者的EMs，我们将两个耀斑都分成耀斑环和耀斑

亮核两部分，对比研究了这两部分IRIS Fe XXI对AIA 131 Å的EMs比值随Fe

XXI和131 Å强度的变化。为了避免由于Fe XXI的EMs值过低而造成其偏离测
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量范围，我们给出的比例是131 EMs对131 EMs与Fe XXI EMs的和。在这样的

情况下，当AIA 131 Å的辐射强度完全来自高温谱线Fe XXI辐射的贡献的时

候，比例为0.5。当AIA 131 Å辐射强度是来自低温谱线，连续谱或Fe XXIII的

辐射的时候，其比例会非常接近于1，而在完全没有Fe XXI辐射的地方，比

例则变为1。两个耀斑的定量比较结果分别见图 3.18 和 3.19。这里是根据Fe

XXI和1600 Å的观测强度来选定耀斑环和亮核区域的。耀斑环的区域是指那

些Fe XXI的观测强度大于其两倍平均值同时1600 Å的观测强度小于其两倍平均

值的像素点，如绿色加号所示。而耀斑亮核则指的是那些1600 Å的观测强度大

于其两倍平均值的像素点，如蓝色加号所示。由于两个耀斑的最大观测强度

在Fe XXI和1600 Å通道处的表现并不一样，因此具体数值是不同的。比如，对

于耀斑 1来说，耀斑环是指那些Fe XXI的观测强度大于400 DN同时1600 Å的观

测强度小于350 DN s−1的像素点所在的区域，耀斑亮核则指的是1600 Å的观测

强度大于350 DN s−1的像素点所在的位置。对于耀斑 2来说，那些Fe XXI的观

测强度大于320 DN并且1600 Å 的观测强度小于220 DN s−1的像素点被认为是

耀斑环，而那些1600 Å的观测强度大于220 DN s−1的像素点则被认为是耀斑亮

核。

在耀斑环中，EM(131)对(EM(131)+EM(Fe XXI))的比率的中值分别是0.55

（耀斑 1）和0.54（耀斑 2），而且这个比率几乎不随着Fe XXI的强度大小而变

化，可以算是一个常数。这说明了在耀斑环中，131 Å的辐射强度有大约80%是

来自Fe XXI的辐射。这个结果与Milligan等人（2013）[131]的结果是一致的，

他们曾经估计耀斑发生过程中大约有20%的131 Å辐射强度是连续谱辐射贡

献的。然而在耀斑亮核中，这个比率就表现的比较离散。我们分别给出了

这个比率作为Fe XXI和131 Å强度变化的函数。Fe XXI辐射对131 Å辐射的贡

献是随着Fe XXI（或131 Å）的强度增加而增加的，其最大贡献与耀斑环中

是一致的，符合我们的预期结果。如前所述和图 3.18中所示，在耀斑 1中

最亮的像素点，Fe XXI的EM要比131 Å的EM大。我们认为这是由于IRIS Fe

XXI和AIA 131 Å图不完美的对齐引起的。因此我们最终的结果并不包括强度

较高的两个比率。当131 Å的强度低于600 DN s−1时候，很大一部分的131 Å辐

射没有Fe XXI的辐射。这也就是说在耀斑亮核中存在一些和AIA像素尺寸同

样大小（∼0.6′′）的结构。如果只考虑131 Å在中间强度范围内的那些像素点，

EM(131)对(EM(131)+EM(Fe XXI))的比率在0.55到0.75之间，这也在图 3.18和

3.19中清楚的显示出来。这个结果表明在耀斑亮核中，AIA 131 Å的EMs比Fe
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XXI的EMs大了20%−60%。如此宽的范围进一步证实了在耀斑亮核中存在一些

高分辨率的精细结构，他们在AIA 131 Å的成像中没有被分辨出来。如果连续

谱辐射对AIA 131 Å辐射的贡献是∼20%[131]，那么我们的结果暗示了在耀斑亮

核中，大约0到52%的AIA 131 Å辐射是来自于低温的等离子体辐射。

我们的结果有两个基本的假设：所有仪器都已经校准好，所有的数据都

已经对齐。在耀斑环中，大约有80%的AIA 131 Å辐射是来自Fe XXI辐射的贡

献，这个结果与Milligan等人（2013）[131]的发现是基本一致的，从而证明所

有仪器都基本校准好了。在我们的研究中，仪器之间的相互校准和对齐存在大

约20%的误差，这个误差将会导致Fe XXI辐射对AIA 131 Å辐射的贡献有一个

大约10%的不确定性。

3.5 讨讨讨论论论

使用高分辨率（包括空间和光谱分辨率）的IRIS光谱数据，并结合SDO/AIA

的数据，我们分析研究了发生在2013年10月24日的两个C级耀斑，这两个耀斑

都位于活动区AR 11875。对齐的准确度可以达到一个AIA的像素点（约0.6′′），

这主要是通过IRIS 1400 Å和AIA 1600 Å图像的对齐实现的（见图 3.3）。日冕

线Fe XXI是一条温度很高而且很宽的谱线，在耀斑环和亮核中，他经常与很多

温度较低的色球发射线混合在一起。以前的研究由于受光谱分辨率的限制而仅

仅考虑到C I这一条与Fe XXI混合的色球发射线[35, 50, 121]。然而，由于IRIS的

光谱观测有着极高的分辨率（本章中用到的谱分辨率约为50.1 mÅ/pixel），所

以他的观测可以分辨出更多的低温色球发射线，这些低温发射线与日冕高温

线Fe XXI混合在一起（详见图 3.7）。通过对耀斑亮核光谱的详细分析研究，我

们能够辨认出与Fe XXI混合的发射线，同时利用IRIS的其他窗口的发射线来限

制和约束他们的强度，宽度和位置（详见表 3.1）。最后，使用17条高斯函数和

一个线性的连续谱背景，我们能够同时拟合IRIS 4个窗口的光谱数据，从而可

以在几乎所有狭缝位置得到比较可信的Fe XXI的强度和多普勒速度。

光谱拟合结果显示，在耀斑刚开始的时候，Fe XXI的辐射与低温谱线（特

别是C I）的辐射在位置上是很接近的，详见图 3.10和图 3.12。我们仔细检查

了光谱的多高斯拟合来确保拟合程序在这些位置工作的很好（图 3.11和 3.13）。

在这些区域，日冕线Fe XXI表现为很高的蓝移速度，最高可达−200 km s−1，这

个速度已经处于IRIS光谱窗口（‘O I’）的边缘。我们得到的蓝移速度（约-200
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图 3.18: 耀斑 1中Fe XXI和131 Å EMs的定量分析结果。上：Fe XXI、 131

Å和1600 Å的强度图。绿色的加号标出了耀斑环的位置，蓝色的加号则

给出了耀斑亮核的位置。中：耀斑环和亮核中，Fe XXI和131 Å的EMs随Fe

XXI或131 Å强度的变化，黑线表示平均值，红线则代表中值。下：相应EMs随

强度变化的散点图。在耀斑环中，变化的平均值（标准方差）和中值分别

是0.54±0.07和0.55。

km s−1）与其他高温谱线在耀斑期间所表现的蓝移速度也是符合的很好，这

些观测用到的高温谱线包括Fe XIX[29, 39, 185]，Fe XXIII和Fe XXIV[125]等。

从本次观测中得到耀斑的EMs的数量级大约是1028 cm−5，在某些很亮的位
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图 3.19: 耀斑 2中Fe XXI和131 Å EMs的定量分析结果。上：Fe XXI、 131

Å和1600 Å的强度图。绿色的加号标出了耀斑环的位置，蓝色的加号则

给出了耀斑亮核的位置。中：耀斑环和亮核中，Fe XXI和131 Å的EMs随Fe

XXI或131 Å强度的变化，黑线表示平均值，红线则代表中值。下：相应EMs随

强度变化的散点图。在耀斑环中，变化的平均值（标准方差）和中值分别

是0.55±0.06和0.54。

置甚至可以达到1029 cm−5(见图 3.15和 3.17)。这个结果也与其他人的观测结

果[65, 73]是一致的。

众所周知，在SDO/AIA的成像观测中，131 Å通道的辐射主要是来自Fe
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XXI和Fe VIII两条谱线的贡献，此外，Brosius和Holman（2012）[28]还列出了

其他一些来自色球和过渡区的发射线，他们的辐射也可能影响131 Å通道的辐

射。在本章中，我们逐点比较了AIA 131 Å EMs和IRIS Fe XXI EMs。这里有一

个假设就是所有的辐射都来自高温等离子体。我们的结果显示在耀斑环位置，

AIA 131 Å的EMs比IRIS Fe XXI的EMs要高出约20%（见图 3.18和 3.19）。这个

结果与Milligan等人[125]的分析结果是一致的，他们认为AIA 131 Å通道的辐射

在耀斑爆发过程中有大约20%是来自连续谱的辐射。在耀斑亮核中有明显Fe

XXI辐射的位置，AIA 131 Å的EMs要比IRIS Fe XXI的EMs高出约20−60%，这

说明了在耀斑亮核位置，高达52%的辐射来自低温等离子体的辐射[28]。耀斑

亮核中存在短时间的小尺度的结构，这由两个观测事实可以证明。首先是131

Å对Fe XXI的EMs比率范围很宽，其次，IRIS Fe XXI的辐射强度在分子发射线

和过渡区辐射的位置变化很快（梯度很大）。我们未来的工作是使用有着很宽

波长范围的高光谱分辨率和高时间分辨率的数据来研究耀斑爆发过程中的小尺

度短时间的结构，以解决其空间和时间尺度上的不确定性。

3.6 本本本章章章小小小结结结

本章中我们首先使用IRIS高光谱分辨率的数据研究了耀斑爆发过程中的光

谱表现，通过比较分析一些耀斑环和亮核的光谱图，找出并证认了一些与日冕

谱线Fe XXI混合在一起的色球发射线。利用多高斯拟合的方法，我们得到了Fe

XXI的辐射强度和多普勒速度。利用同时期的SDO/AIA多波段观测数据，我们

得到了相同位置和时间的131 Å强度图。接下来我们利用Fe XXI和AIA 131 Å的

强度以及他们的温度响应函数得到了他们各自的EMs。通过比较发现在耀斑环

中，大约10−20%的131 Å辐射来自低温等离子体以及连续谱的辐射。而在耀斑

亮核中则比较复杂，高达52%的131 Å辐射来自低温等离子体。如此宽的范围说

明了耀斑亮核中存在更小的结构。我们未来将使用更高分辨率的仪器重点研究

这些细小的结构。
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4.1 引引引言言言

耀斑的标准模型（CSHKP模型）指出耀斑爆发过程中释放的能量主要是

由磁能转化来的[32, 75, 94, 172]。据此人们普遍认为耀斑的主要能量释放机制

是磁重联，他们能够加热太阳大气中的等离子体，并同时加速太阳大气中的非

热电子。这些被加速的非热电子沿着重联形成的磁力线向两个方向运动。其中

一部分非热电子朝太阳外层大气和行星际空间传播，形成射电III型爆。另一

部分非热电子则向下沉淀到低层日冕和色球上层，在这里他们通过库仑碰撞

与当地的高密度物质相互作用而产生辐射。这一过程被称作硬X射线（HXR）

辐射的“厚靶模型”[30, 183]。大量的观测结果显示这里只有很少一部分的能

量是通过极紫外辐射损失掉的[55, 124, 130]。大部分的能量用来加热当地的色

球物质，从而使他们的温度快速上升到大约10 MK。如此的高温会使得当地

的压强迅速增加，结果导致压强过高，从而驱使色球物质沿着耀斑环向上快

速运动，运动速度可达每秒数百千米。在这一过程中，热的等离子体很快充

满了整个耀斑环，被叫做“色球蒸发”[5, 31, 62, 63, 114, 124, 143, 145, 211]。

色球蒸发导致软X射线（SXR）辐射的上升。大量关于色球蒸发的证据已经被

报道了，这些观测数据涉及到X射线波段[114, 140, 143–145, 149, 211]，EUV波

段[7, 26, 33, 48, 51, 53, 59, 104, 125, 127, 128, 186, 195]和射电波段[12, 88, 145]的

辐射。过去的观测结果显示HXR辐射的两个足点源会沿着耀斑环的两条腿上

升，最终在与环顶源相同的位置结合到一起形成一个单源[84, 86, 114, 140, 143–

145]。这是因为来自色球的致密物质会沿着耀斑环上升，表现为紧随着HXR辐

射源的运动。色球物质的这种上升速度可以达到200 km s−1。在EUV光谱

观测中，来自高温日冕谱线的高蓝移可以很好地证明这么大的物质蒸发速

度[19, 26, 27, 33, 48, 53, 59, 104, 125, 186, 190, 195, 208]。同时光谱图像显示这

种蓝移速度比较倾向于出现在耀斑带的外侧[40, 101]。另一方面，高温的蒸发

物质在向上运动的过程中会扰动日冕等离子体，导致射电辐射在射电动态频谱

上被突然抑制，尤其是处于分米波范围内的射电频谱。因此，色球蒸发在射电

波段的表现就是高频的突然截止并向低频漂移[12, 88, 145]。
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在观测上有两种类型的色球蒸发。一种是温和式的色球蒸发，这种情况

下色球等离子体主要是通过辐射和低速流体动力学膨胀的组合而失去能量。

光谱观测上则表现为所有高温和低温谱线的蓝移，这些谱线来自从色球经

过渡区一直到日冕的太阳大气[25, 104, 128, 160]。另一种情况则被叫做爆发

式的色球蒸发，此时色球层没有足够的效率来辐射能量，使得色球物质只能

以很高的速度膨胀进而充满整个耀斑环。蒸发物质引起的超压同时也会促使

低速物质向下运动进入色球底层，这一过程就是我们所熟知的“色球压缩”

[40, 44, 87, 186, 204]。爆发式色球蒸发在光谱观测上表现为低温谱线的红移和

高温谱线的蓝移。具体来说就是形成于色球上层和过渡区的谱线都显示为红移

速度，而位于日冕中的谱线则表现为蓝移速度[25, 44, 62, 63, 104, 127, 160]。光

谱观测结果显示红移速度约为20−40 km s−1，蓝移速度则可以达到200 km s−1，

几乎比红移速度大了一个数量级。造成这种结果的原因是低层色球的等离子体

密度要远远大于高层日冕的等离子体密度。历史上，人们还曾经根据能流密度

的大小来区分爆发式和温和式的色球蒸发。比如，Fisher等人[62]（1985）就发

现区别这两种色球蒸发的能流阈值是∼1010 erg cm−2 s−1。

关于色球蒸发的驱动机制，目前有两种解释。一种观点认为色球蒸发

是由非热电子驱动的，这种观点认为由非热电子产生的非热能量在蒸发

过程中起着重要的作用[62, 63, 125, 190]。另一种观点则认为色球蒸发来

源于热传导，认为热能量可以直接驱动产生色球蒸发[56, 63]。本章我们使

用Fermi/GBM、RHESSI、SDO/AIA和IRIS的观测结果，研究了两个耀斑在脉

冲相期间的HXR辐射和由色球蒸发引起的多普勒速度之间的关系。我们的结果

为非热电子驱动色球蒸发提供了直接的观测证据。

4.2 观观观测测测数数数据据据

本章的观测数据主要有来自Fermi/GBM和RHESSI的HXR光变曲线，IRIS的

光谱和成像，SDO/AIA的全日面成像和SDO/HMI的磁图。本章所研究的两个

太阳耀斑都是X1.6级，分别发生在2014年9月10日和10月22日，我们分别称他

们为耀斑 1和耀斑 2。耀斑 1发生在活动区AR 12158，在GOES的SXR（1―

8Å）流量曲线上，他开始于17:21 UT，在17:45 UT时达到最大流量。耀斑 2则

发生在活动区AR 12192，他在GOES的SXR（1―8Å）流量曲线上开始于14:02

UT，峰值时刻是在14:28 UT。我们之所以选择这两个耀斑来研究是基于两
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个原因。第一、在耀斑的脉冲相期间，IRIS光谱观测的狭缝正好经过这两个

耀斑的耀斑带，这就给了我们研究由色球蒸发引起的多普勒速度的整个过程

的机会。第二、在耀斑的脉冲相期间，耀斑在HXR波段的辐射流量曲线正好

被Fermi/GBM或RHESSI卫星探测到。

图 4.1: 两个耀斑在AIA 131 Å和SJI 1400（或1330） Å的成像观测。蓝线和白线

代表IRIS光谱狭缝的位置。彩色的等值线分别代表正负极磁场强度，大小分别

是800 G（紫色）和-800 G（橙色）。红色方框则标出了IRIS/SJI成像观测的视

场大小。两条蓝色的短线给出了我们所研究的耀斑 2中耀斑带的范围。

图 4.1分别给出了两个耀斑爆发期间在SDO/AIA 131 Å（a，c）和IRIS/SJI
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图 4.2: 耀斑 1在AIA 1600 Å图上随时间的演化。竖线代表了IRIS光谱狭缝的位

置，箭头则标出了耀斑带的运动方向。

（b，d）的成像观测。图（a，c）中的等值线分别代表了对应时刻的视向磁场

分布，其磁场强度的大小分别为800 G（紫色）和-800 G（橙色），所用数据来

自SDO/HMI观测的视向磁图。红色方框则标出了IRIS/SJI观测范围的视场大

小，这是由于IRIS不像SDO那样是全日面成像，他只是对特定的日面区域进行

观测。图（b）给出了在耀斑 1的爆发期间，IRIS/SJI 1400 Å在17:32:35 UT的

成像图，其观测到的最大视场为119′′×119′′，成像间隔大约19 s。图中的竖线

表示IRIS光谱观测的狭缝位置。 IRIS对耀斑 1的光谱观测属于“固定狭缝”模
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式，也就是说光谱的狭缝是固定，这就保证了探测到的光谱信息是来自太阳

的同一个位置。在对耀斑 1的观测中，狭缝的长度是119′′，相邻两次狭缝观测

的时间间隔大约是9.4 s。狭缝是沿着太阳的正北和正南方向的。图（d）则显

示了在耀斑 2的爆发时间内，IRIS/SJI 1330 Å在14:12:08 UT的成像图。此时，

IRIS/SJI的最大观测范围是181′′×174′′，成像间隔大约是33 s。对于耀斑 2来说，

其观测模式是粗糙的扫描。扫描的步长为2′′，时间间隔是16.4 s。每次扫描共

有8步，因此每次扫描持续的时间大约是131 s（16.4 s×8）。如图中的斜线（包

括白色和蓝色）所示，蓝色斜线则是我们选取用来研究的狭缝。与耀斑 1不同

的是，耀斑 2的光谱观测中，其狭缝的方向不是沿着正北和正南，而是与之有

一个固定的夹角，约45◦。

两个耀斑都属于双带耀斑，在IRIS/SJI的成像图（b，d）上可以清楚的看

到耀斑的两个带。不过由于视场的原因，图中都只显示了一个完整的耀斑带，

另一个耀斑带只显示了一部分。耀斑 1包含一个稍短的带，他围绕在正极磁场

的周围，而另一个耀斑带比较长而且呈现出弯曲的结构。这个较长的耀斑带是

动态变化的并一直朝着西南方向传播，在耀斑脉冲相期间依次穿过IRIS光谱的

狭缝。图 4.2给出了耀斑 1的这个长带随时间演化的序列图。箭头标出了耀斑

带的一个前沿位置以及他的传播方向，图像来自SDO/AIA在1600 Å波段的观

测。从图中可以清楚地看到耀斑带前沿的运动和传播。在耀斑的起始时刻（如

图（a）中所示的17:24:40 UT），耀斑带的前沿还没有经过IRIS光谱的狭缝（竖

线）。随着耀斑的逐渐増亮，耀斑带的前沿开始穿过狭缝（如图（b）中所示

的17:24:40 UT）。接下来随着耀斑的不断増亮，耀斑带持续经过狭缝，并不断

向两侧膨胀变粗（如图（c，d）所示）。耀斑 2中的耀斑双带与耀斑 1的相似，

其中一个耀斑带位于正极磁场的周围，而另一个耀斑带则处于负极磁场区域。

处于负极磁场的耀斑带恰好被IRIS光谱的狭缝扫描到，扫描的时间包含了耀斑

的整个脉冲相。

此外，这两个耀斑还分别被Fermi卫星和RHESSI卫星在X射线波段观测

到，如图 4.3所示。其中耀斑 1在脉冲相期间的流量曲线被Fermi卫星探测到，

而RHESSI却没有观测数据。如第二章所述，Fermi/GBM有12个探测器，他们

在工作期间朝向太阳的角度是各不相同并随时间而变化的。图 4.4给出了在

耀斑 1爆发的时间内，Fermi/GBM对太阳的朝向角。从图中我们可以看到在

耀斑 1爆发期间内，特别是在其脉冲相阶段（约17:21 UT到17:45 UT），探测

器n2（绿线）朝着太阳的方向角几乎不变（约60◦），而其他探测器的方向角变
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化范围则比较大。因此我们选用n2探测器的数据来进行研究。图 4.3 (a)给出了

耀斑 1在X射线5个能量通道的光变曲线，这5个能量通道分别是4.6−12.0 keV、

12.0−27.3 keV、27.3−50.9 keV、50.9−102.3 keV和102.3−296.4 keV。这里我们

给出的是Fermi卫星默认的能量分法。由于Fermi卫星的光变曲线的时间分辨率

在耀斑爆发期间会变得比平时高4倍，这将使得时间分辨率不一致[123]。因此

我们把他的时间分辨率统一成0.256 s，即图中所显示的曲线。此外，Fermi卫

星的数据在17:54 UT以后出现了空缺，但这并不影响我们的研究。图中的

虚线来自GOES的软X射线在1−8 Å的流量。从图中我们可以看到耀斑 1在三

条HXR（能量大于27.3 keV的通道）的流量曲线上有三个明显的峰，分别被

数字‘1’、‘2’、‘3’标出，而在两条SXR（能量小于27.3 keV的通道）的流量

曲线上则无明显的峰。这里需要注意的是在大约17:46 UT出现的HXR峰是不

真实的，他是由Fermi/GBM探测器对太阳的朝向角的改变引起的。图 4.4显示

在17:45 UT以后，探测器n2朝着太阳的方向角发生了显著的变化。

耀斑 2在其脉冲相内的流量曲线被RHESSI卫星探测到，而Fermi却没有

很好的观测数据。图 4.3（b）显示了耀斑 2在X射线6个能量通道的光变曲线，

这6个能量通道分别是3−6 keV、6−12 keV、12−25 keV、25−50 keV、50−100

keV、100−300 keV。这是RHESSI卫星默认的能量分法。这里光变曲线的时间

分辨率是4 s。图中还给出了GOES卫星在1−8 Å的SXR流量（虚线）。从图中我

们可以看到耀斑 2只在一条HXR（25−50 keV）的流量曲线上有两个明显的峰，

分别被数字‘1’和‘2’标出，而在其他5条X射线的流量曲线上则无明显对应

的峰。

4.3 IRIS光光光谱谱谱数数数据据据的的的分分分析析析

在第三章中我们已经叙述了IRIS/FUV光谱的多高斯拟合方法。在这一章

中我们对上述多高斯拟合的方法进行了改进和提高。拟合方法的主要改变如

下，首先我们将原先四个窗口的17条发射线的拟合改为三个窗口的15条发射线

的拟合。这是因为在我们多高斯拟合的过程中，第一个窗口（‘C II’）的两条

发射线并不影响后面15条谱线的拟合，同时减少两条谱线的拟合可以节省计算

的时间。其次我们把某些谱线的固定位置和宽度改为限制，使他们在一定的范

围内有自己变化的空间。最后我们通过与最近有关IRIS研究的文章[157, 192]进

行比较，从而修正了两条谱线，一是1352.74 Å这条谱线已经被证认为是Si II，
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图 4.3: 图（a）：耀斑 1在5个能量通道的X射线流量曲线，数据来

自Fermi/GBM。图（b）：耀斑 2在6个能量通道的X射线流量曲线，来

自RHESSI的观测。图中虚线是GOES的SXR在1−8 Å的流量曲线。数字标出

了HXR峰的位置。

而非未知的。二是谱线‘H2 1354.85’改为‘Fe II 1354.85’，同时取消了他的

强度约束。具体方法见下面的章节。

4.3.1 多多多高高高斯斯斯拟拟拟合合合的的的方方方法法法

图 4.5给出了IRIS三个窗口的耀斑光谱图（耀斑 1），这三个窗口分别是
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图 4.4: Fermi/GBM中的12个探测器在耀斑 1爆发期间对太阳的朝向角。

‘1343’（a）、‘Fe XII’（b）和‘O I’（c）。这里IRIS光谱中每个像素点对应的

波长是25.6mÅ。光谱数据已经首先被SSW里的程序（“iris orbitvar corr l2.pro”

和“iris prep despike.pro”）进行了初步的校准和处理[36, 189]。IRIS光谱中位

于‘O I’窗口的Fe XXI 1354.09 Å是一条典型的日冕谱线，可以被用来探测研

究色球蒸发。然而观测显示这条谱线和其他许多发射线混合在一起，这些混合

的发射线来自中性或单次电离的谱线以及原子谱线[157, 190, 192, 208]，如图

（c）所示。为了从这些混合谱线中提取出Fe XXI辐射的信息，如强度，多普勒

速度等，我们必须去除那些混合的色球发射线的影响。根据IRIS光谱数据的特
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点，我们的多高斯拟合分了三步。

第一步，找出位于‘O I’窗口内的所有发射谱线的线心位置和谱线宽度

（这里我们使用FWHM表示线宽，即高斯半宽）。通过第三章的叙述，我们已

经在‘O I’窗口内的找到了10条发射线，这其中包括Fe XXI和7条与之混合的

发射线，以及2条离Fe XXI较远的谱线Fe II（详见表 4.1）。表中列出的谱线位

置均来自第三章。图 4.5用红色或蓝色的短线标出了这些谱线的位置（C I除

外）。在耀斑期间，这些谱线的位置并不是一成不变的，他们的宽度也有少许

的变化。然而以前的观测结果[37, 38]显示，这些色球发射线的位置和谱线宽

度的变化范围都是有限的。因此我们对这些色球发射谱线的线心位置和谱线

宽度做了一些限制，而不是像第三那样固定他们。在谱线的高斯拟合过程中，

只在给定的范围内进行拟合。以谱线Si II 1352.74 Å为例，他在耀斑期间的线

心和线宽都被进行了某些限制。在高斯拟合的过程中，我们只在一定的波长

（1352.74±0.102 Å）范围内寻找这条谱线的线心，即从波长1352.638 Å的位置

开始，直到1352.842 Å的位置结束，超出这个范围则认为不在属于Si II 1352.69

Å。同时他的谱线宽度也被限制在260 mÅ以内。其他谱线也做了类似的限制，

具体见表 4.1。在这些混合发射线中，最强的一条色球谱线是C I。以前的观测

结果[35, 50, 82, 83, 121]显示其静止线心位于大约1354.29 Å处，同时这是一条

很窄的色球发射线。因此在多高斯拟合的过程中我们限制了他的线心位置和谱

线宽度。他的线心位置的拟合范围是1354.29±0.26 Å，即从1354.03 Å到1354.55

Å。而他的最大拟合线宽是130 mÅ，超过这个范围就不在是C I的成分。最后我

们确定Fe XXI这条日冕线的拟合线心和线宽。众所周知，Fe XXI是一条很宽的

日冕线[35, 50, 82, 83, 121, 190, 192]。因此我们在进行高斯拟合的过程中也对其

进行了部分限制。在高斯拟合过程中，他的线心被设置成1354.09±1.28 Å，这

一范围几乎覆盖了整个‘O I’窗口。同时他的线宽有一个最小值230 mÅ，只

有超过这个宽度的成分才认为是Fe XXI而被拟合。

第二步，约束在耀斑期间混合发射线与其他相似谱线的强度（即峰值强

度）。这些用来约束的谱线与混合发射线有着相似的行为表现，而且他们都是

孤立的谱线，比较容易用单高斯拟合得到他们的谱线强度。图 4.5（c）显示

日冕线Fe XXI与7条色球发射线混合在一起，很难只在一个‘O I’窗口内得到

他们的谱线强度。幸运的是IRIS还有其他窗口的光谱观测，比如‘1343’、‘Fe

XII’等窗口。这些窗口内也有一些发射线，而且有3条发射线（H2 1342.77 Å、

Si II 1350.06 Å和Fe II 1354.76 Å）与‘O I’窗口内的混合发射线有着相似的行
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为表现（详见表 4.1）。这3条发射线相对比较孤立，他们的谱线强度可以很容

易的从单高斯拟合中得到，从而可以用来约束‘O I’窗口内6条混合谱线的强

度。具体是‘O I’窗口内的两条Si II线（1352.74和1353.72Å）约束在‘Fe XII’

窗口内的Si II 1350.06 Å线上，‘O I’窗口内的两条Fe II线（1353.02和1354.01

Å）约束在‘O I’窗口内的Fe II 1354.76 Å线上，‘O I’窗口内的两条未知线

（1353.32和1353.39 Å）约束在‘1343’窗口内的H2 1342.77 Å线上。具体参数见

表 4.1。

第三步，使用多高斯拟合的方法确定Fe XXI和C I在耀斑爆发期间的谱线

参数，包括谱线强度和多普勒速度。在图 4.5中，我们用红色短线标出了6条

与Fe XXI混合的色球发射线和3条孤立的色球发射线，用蓝色短线标出了4条孤

立的发射线。此外还有1条Fe XXI和1条C I分别用天蓝色和紫红色的曲线标出。

这些谱线分别位于IRIS的三个光谱窗口（‘1343’、‘Fe XII’和‘O I’）。这样

在IRIS的三个窗口内总共有15条发射谱线，因此我们用15条高斯函数来拟合

这15条IRIS谱线。即，来自IRIS光谱的15条发射线被叠加到线性的背景上，同

时在IRIS的三个窗口进行多高斯拟合。在我们的拟合方法中，Fe XXI和C I的谱

线强度都是自由的，没有经过任何限制，完全是由高斯函数拟合得到的，而他

们的线心和线宽只是做了一点很小限制，几乎可以说是自由的。与Fe XXI和C

I混合的6条色球发射线则被进行了有效限制，包括他们的线心和线宽，而他

们的谱线强度则被约束在了其他发射线上。剩余的7条孤立的发射线则被限制

了线心位置和谱线宽度，但却有自由的谱线强度。图 4.5给出了多高斯拟合结

果的一个例子。黑色曲线是IRIS在狭缝位置约64.7′′的谱线轮廓（耀斑 1），注

意这里的位置是沿着IRIS狭缝方向的，并不是太阳的真实坐标。橙色的短线

标出了谱线轮廓的位置。褐色曲线是多高斯函数拟合的结果，绿线则给出了

多高斯拟合的线性背景。在我们的多高斯拟合方法中，15条IRIS谱线的强度、

线心位置和线宽都可以通过多高斯拟合得到，这包括耀斑期间谱线的任意时

间和任意沿着狭缝的位置。在图 4.5中的三个窗口的曲线（黑色）中，我们还

可以看到一些其他位置的发射线，比如1342.09、1344.08、1348.03、1350.75、

1352.02和1355.64 Å等。他们基本上位于IRIS光谱窗口的边缘，而且都比较孤

立不会影响我们多高斯拟合的结果。因此，在我们的多高斯拟合中，并没有考

虑这些谱线。

图 4.6进一步给出了关于IRIS光谱多高斯拟合的四个例子，其中上面两个

图（a和b）来自耀斑 1的光谱观测，下面两个图（c，d）则来自耀斑 2的光谱
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图 4.5: 耀斑 1在三个窗口（‘1343’（a），‘FeXII’（b）和‘O I’（c））的IRIS光

谱图（17:28:43 UT）。黑色曲线是IRIS在狭缝位置约64.7′′（被橙色的短线所标

出）的谱线轮廓。褐色曲线则代表了多（15）高斯拟合的结果，绿线标出了拟

合的线性背景。Fe XXI的拟合结果用天蓝色曲线标出，C I的拟合结果则用紫

红色曲线表示。红色和蓝色的小短线标出了其他13条发射线。

观测。这里只给出了‘O I’一个窗口的观测数据和拟合结果，因为这一个窗

口已经可以说明我们的拟合结果是可信的。图中各种颜色的曲线和短线和图

4.5中基本是一致的。多出的两条竖直短线则分别代表了Fe XXI和C I的静止线

心位置。众所周知Fe XXI是一条典型的日冕谱线，他的形成温度达到了∼11

MK（log T≈7.05），因此这条线只能存在于耀斑爆发的时候，在宁静太阳上则

不可能存在。基于这个原因，我们不能利用宁静太阳的光谱来确定Fe XXI的

静止线心。最近关于IRIS光谱的观测研究结果显示Fe XXI的静止线心的范围

在1354.08 Å到1354.10 Å之间[72, 157, 190, 192, 208]。这里，我们取他们的平均

值（1354.09 Å）作为Fe XXI的静止线心。C I则是一条典型的色球发射线，他

的形成温度只有大约104 K（log T≈4.0）[77]，所以他的静止线心可以通过太阳

宁静区域（或非耀斑区域）的发射线来决定。图 4.6（b）中的黑色虚线给出了

来自非耀斑区域的光谱曲线，黑色短线则标出了光谱曲线的中心位置，光谱曲

线就是以其为中心而平均10个像素点得来的。这里为了让图看起来更清楚，我

们只显示出了C I附近（从1353.66 Å到1354.68 Å）的光谱曲线。最后我们得到C
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图 4.6: 耀斑 1和耀斑 2在‘O I’窗口的IRIS光谱图（四个不同时刻）。图中各

种颜色的曲线与图 4.5中相同。竖直的彩色短线则分别标出了Fe XXI（天蓝色）

和C I（紫红色）静止线心的位置。虚线给出了非耀斑区域（短黑线所示）的光

谱曲线。

I的静止线心是1354.29 Å。

4.3.2 光光光谱谱谱拟拟拟合合合的的的结结结果果果

利用上述改进的多高斯拟合方法，我们从IRIS光谱观测中得到了耀斑中Fe

XXI和C I的谱线强度、线心位置和谱线宽度等信息。图 4.7给出了耀斑 1中的Fe
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表 4.1: 多高斯拟合的参数（15条谱线）。

IRIS窗口 离子 波长范围(Å) 线宽(mÅ) 约束谱线 峰值强度比

Si II 1352.74±0.102 ≤ 260 Si II 1350.06 0.54

Fe II 1353.02±0.051 ≤ 88 Fe II 1354.76 1.85

Unknown 1353.32±0.061 ≤ 102 H2 1342.77 0.79

Unknown 1353.39±0.061 ≤ 102 H2 1342.77 1.50

‘O I’ Si II 1353.72±0.102 ≤ 260 Si II 1350.06 0.49

Fe II 1354.01±0.051 ≤ 88 Fe II 1354.76 3.43

Fe XXI 1354.09±1.28 ≥ 230

C I 1354.29±0.26 ≤ 130

Fe II 1354.76±0.051 ≤ 88

Fe II 1354.85±0.061 ≤ 102

Si II 1350.06±0.102 ≤ 260

Unknown 1348.32±0.067 ≤ 102

‘Fe XII’ Unknown 1348.64±0.067 ≤ 102

Unknown 1349.63±0.051 ≤ 77

‘1343’ H2 1342.77±0.061 ≤ 102

XXI和C I的谱线强度和多普勒速度的时空图，其拟合时间从2014年9月10日

的17:12 UT到17:58 UT。图（a，c）显示沿着IRIS光谱狭缝方向有两处EUV辐

射很强的区域，他们分别位于狭缝上约60′′−80′′和约35′′−40′′的区域。这两处区

域分别对应于图 4.2（b）中弯曲耀斑带的两个传播前沿（分别是沿着IRIS狭缝

大约120′′和100′′处），这个耀斑带靠北的部分被箭头所标出。我们在这两处区域

分别选取了三个不同时刻的光谱图展示在图 4.5和 4.6（a，b）中，图中还给出

了位于IRIS狭缝两个不同位置（∼64.7′′和60.6′′）的光谱曲线及其拟合结果。从

这些图上我们可以看到虽然耀斑 1在刚开始的时候（约17:20 UT）就有一些比

较弱的辐射，但耀斑带开始经过IRIS狭缝的时刻却是在大约17:25 UT。在耀斑

刚开始的时候，耀斑带的前沿只是一个很窄的小区域，随着耀斑的爆发，他在

沿着IRIS狭缝的方向很快的膨胀，其宽度在17:40 UT以后达到了大约25′′。我们

在前面已经提到过，这一过程暗示了耀斑带横穿IRIS狭缝的传播运动。

本章中多普勒速度（包括Fe XXI和C I）是由多高斯拟合的线心减去静止
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线心得到的。从图 4.7（b）可以看出耀斑带一开始的时候表现为蓝移，然后变

为红移，这是日冕谱线Fe XXI的多普勒速度在IRIS狭缝处随时间的演化。产生

这种演化的原因是耀斑在开始的时候产生了色球蒸发，然后这些被加热的物质

在冷却后沿着耀斑环下落到色球层。同时我们的观测结果还显示色球蒸发出现

在耀斑带的外层边缘。这符合耀斑的标准模型和以前的观测结果[40, 101]。另

一方面，色球蒸发倾向于出现在耀斑带的前沿，其蒸发速度（Fe XXI的蓝移速

度）可达到∼230 km s−1，而在日冕中的回落速度则只有大约25 km s−1。从图

4.7（b）中还可以粗略的估计耀斑的蒸发时标（即Fe XXI蓝移的持续时间）大

约是10分钟。图 4.7（d）给出了色球谱线C I的多普勒速度时空图，与日冕谱

线Fe XXI不同，他在耀斑的整个脉冲相期间都表现为红移。这个结果说明耀斑

1属于爆发式的色球蒸发。图中结果显示C I的最大红移速度和Fe XXI的最大蓝

移速度在时间上是一致。C I的最大红移速度是27 km s−1。Fe XXI在其蓝移速

度过后，表现为与C I相似的红移速度。

图 4.8显示了耀斑 2中沿着IRIS光谱狭缝的谱线强度和多普勒速度时空图。

与图 4.7类似，我们给出了两条发射线的时空图，分别是日冕谱线Fe XXI和色

球发射线C I。通过前面的叙述我们知道这个耀斑的光谱观测属于扫描模式，

每次扫描有8步。每一步都可以得到一幅沿着IRIS狭缝的时空图，因此我们总

共可以得到8幅时空图。图 4.8中仅仅显示了第二步（即沿着第二条IRIS光谱狭

缝）的时空图。如此一来，狭缝之间的时间间隔就变为∼131 s（16.4 s×8）。沿

着IRIS狭缝的两个特殊位置（∼59.2′′和47.4′′）的光谱曲线分别在图 4.6（c）和

（d）中。与耀斑 1类似，耀斑 2也属于爆发式色球蒸发，这在图 4.8（b，d）中

可以看出。日冕谱线Fe XXI在耀斑带开始的时候表现为蓝移，然后变为红移，

而色球发射线C I在这个耀斑期间都表现为红移。耀斑 2的蒸发速度（Fe XXI的

蓝移）可以达到∼145 km s−1，而在后期的下降速度（Fe XXI的红移）只有约20

km s−1。粗略的估计耀斑 2的蒸发时间要大于10分钟。

4.4 结结结果果果和和和讨讨讨论论论

目前我们得到了两个耀斑的HXR流量曲线和多普勒速度（包括日冕谱线Fe

XXI和色球发射线C I），接下来我们可以利用他们研究耀斑脉冲相期间HXR辐

射和色球蒸发速度之间的关系。
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图 4.7: 耀斑 1中多高斯拟合得到的时空图，分别是Fe XXI的谱线强度（a）和

多普勒速度（b），C I的谱线强度（c）和多普勒速度（d）。X轴是耀斑的演化

时间，Y轴是整个IRIS光谱狭缝的距离。橙色的横短线标出了图 4.5中光谱曲线

的位置，竖直的橙线则给出了其时间。其他颜色的横线和竖线则分别给出了图

4.5（a，b）中光谱曲线的位置和时刻。

4.4.1 结结结果果果

图 4.9显示的是两个耀斑的HXR流量曲线和日冕与色球谱线（Fe XXI和C

I）的多普勒速度随时间的演化曲线。图（a）显示耀斑 1在脉冲相期间

有3个HXR峰，他们被数字标出。此外，在大约17:46 UT处的峰已经过了耀
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图 4.8: 耀斑 2的拟合结果，与图 4.7相似。Y轴给出的是沿着IRIS光谱狭缝的部

分距离，其位于图 4.1中的两条蓝短线之间。

斑的脉冲相阶段，同时这个峰是由Fermi卫星探测器对太阳的朝向角的改变引

起的，并不能反应耀斑真实的辐射。图（c，e）则给出了耀斑 1在两个特殊

位置的多普勒速度（包括Fe XXI和C I）随时间演化的曲线，两个位置分别是

在IRIS狭缝的64.7′′（橙色曲线）和60.6′′（紫色曲线）处。爆发式色球蒸发的模

型认为在耀斑爆发过程中，日冕谱线（如Fe XXI）表现为蓝移速度，而在相同

的时间内色球发射线（如C I）则表现为红移速度。这与我们的观测结果一致，

说明耀斑 1属于典型的爆发式色球蒸发。图（c）显示在耀斑爆发过程中，Fe
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XXI的多普勒速度从0迅速的增加到最大蓝移，然后缓慢的减小到0，接下来变

为红移并一直持续下去。关于耀斑最后持续的红移速度，我们认为有两种可能

的解释。一种解释是这些红移是由于物质下落引起的，在耀斑爆发过程中那些

被加热的物质在冷却后沿着耀斑环下落到色球层。另一种解释则认为这些红移

速度是由耀斑环收缩引起的，耀斑环的收缩在拱形耀斑的成像观测中已有许多

报道[6, 84, 85, 98, 106, 107, 113, 141, 179, 197, 199, 205, 213, 214]，或许这些红

移可以看做耀斑环收缩的光谱特征。与Fe XXI的多普勒速度曲线类似，C I的

多普勒速度首先快速增加到最大红移，然后逐渐减小到一个比较平稳的红移速

度（约24 km s−1），如图（e）所示。C I的多普勒速度虽然一直表现为红移，但

却包含了两种物理机制。在耀斑的脉冲相期间，C I红移的爆发峰是由色球压

缩引起的，在相同时间段内，Fe XXI的蓝移会由于对应的色球蒸发而出现峰。

而在耀斑衰减相期间，C I的红移可能是由蒸发物质的回落或耀斑环的收缩引

起的，因而这时红移速度是稳定的而非爆发式的。在多普勒速度曲线上（图

4.9 c），Fe XXI和C I都表现为爆发式的峰，他们的峰值速度分别可以达到-200

km s−1和27 km s−1，而且达到峰值的时间几乎是相同的。图（c）中的黑线标

出了宁静时间内的多普勒速度，以此计算其标准方差（σ）。我们把三倍的标准

方差（3σ）作为背景，如图中虚线所示，其中的加号（‘+’）标出了与HXR峰

对应且蓝移速度大于3σ的点。同时可以用他们估算耀斑的蒸发时标，这里将Fe

XXI的蓝移速度大于3σ的时刻作为蒸发的起点，以蓝移速度由最大衰减到0的

时刻作为蒸发的结束，可以得到耀斑 1的蒸发时标大约是10分钟。这个时标与

以前的观测结果是一致的[47, 72, 192]。图（e）中的加号标出了与图（c）中相

同的点。在蒸发结束后，Fe XXI的多普勒速度变为红移，速度约为24 km s−1，

同时期C I的红移速度有着相近的值（大约24 km s−1），说明物质从日冕回落的

速度是相似的。图中多高斯拟合的误差棒是每隔20个点显示一个，他们代表

了2-δ大小的不确定性。橙色和紫色的误差棒则分别代表了两个不同IRIS狭缝

位置的多高斯拟合误差。在耀斑带，辐射的增强直接导致拟合的速度误差减

小到大约2 km s−1（δ=2 km s−1）。与图（a，c和e）类似，图（b，d和f）给出

了耀斑 2的HXR流量曲线，Fe XXI和C I的多普勒速度曲线。这里我们只给出

了HXR的一个能量通道25−50 keV。因为在耀斑 2的脉冲相期间，只有这一个

通道显示出两个明显的HXR峰（‘1’和‘2’）。如前所述，IRIS探测耀斑 2的光

谱为扫描模式，图（d，f）给出的是位于第二条狭缝的多普勒速度曲线，其位

置分别是∼59.2′′和47.4′′，因此他们的时间分辨率比较低，只有131 s。利用与耀
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斑 1相同的方法，我们从Fe XXI的多普勒速度曲线上估算出耀斑 2的蒸发时标

大约是11分钟。多高斯拟合的误差棒是每隔2个点显示的，颜色与多普勒速度

曲线相对应。

图 4.9（a）显示耀斑 1在三个通道内都有3个明显的HXR峰，其中后两

个HXR峰可以很好的对应于Fe XXI和C I多普勒速度的峰（见图c，e）。也就是

说，Fe XXI和C I的多普勒速度都表现为‘增长-峰值-衰减’的时间演化模式，

这与HXR辐射‘上升-极大-衰减’的时间变化一致。如果进一步考虑速度的方

向，HXR的流量曲线与日冕谱线Fe XXI的多普勒速度是负相关的，而与色球

发射线C I的多普勒速度则是正相关的。这是由于Fe XXI的多普勒速度表现为

蓝移，而我们一般取蓝移速度为负值，以便和红移速度区分开。这种对应关系

同样可以在耀斑 2中发现。图（b）显示耀斑 2在通道25−50 keV内有两个明显

的HXR峰，他们很好的对应于Fe XXI和C I多普勒速度的峰（图d，f）。

为了进一步研究HXR辐射和多普勒速度的关系，图 4.10给出了两个耀斑

中HXR（27.3−50.9 keV或25−50 keV）峰值流量和Fe XXI与C I多普勒速度的散

点图，其中的散点来自图 4.9中的加号所在的位置和时刻。图（a，b）显示耀

斑 1中的后两个HXR峰值流量与Fe XXI的多普勒速度是高度负相关的，其相关

系数可达-0.95和-0.81；而与C I的多普勒速度则是高度正相关的，相关系数更

高达0.93和0.91。耀斑2中同样存在类似的相关性（图c，d）。这个观测结果与

非热电子驱动色球蒸发的模型是一致的。换句话说，这么高（>0.7）的相关系

数说明非热电子可以引起HXR辐射并在下降到色球后驱动爆发式的色球蒸发。

由于耀斑 2的时间分辨率很低，因此在图 4.10（c，d）中每个HXR峰只有4个

点可用。对于第一个峰，HXR在25−50 keV处的辐射强度开始时很弱，只有大

约20 counts s−1，然后突然迅速增强，且在最大值过后仍比初始值大一个量级。

所以在图 4.10（c，d）中有一个孤立的点，他位于HXR辐射流量大约20 counts

s−1处。如果忽略这个点，那相关系数会更高。虽然在耀斑 2中，样本数很少，

只有4个点，然而由于其相关系数很高，因此相关性的可信度还是很高的。根

据相关系数界值表可知，对于样本数为4的一组数据，其相关系数如果是0.8，

那么置信度可达80%。如果样本数更多，或者相关系数更高，那可信度也会更

高。因此我们的结果在统计上也是可信的。

耀斑 1的HXR辐射流量除了在27.3−50.9 keV有三个峰外，在其他两个HXR通

道也有对应的峰，因此我们同时画出了在更高能段（如50.9−102.3 keV和102.3−296.4
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图 4.9: 上图：耀斑 1和耀斑 2在爆发过程中的HXR流量曲线，数字标出了脉冲

相期间的峰。中和下图：两个耀斑在爆发过程中在各自选定的2个位置（详见

论文）的多普勒速度曲线，包括Fe XXI和C I。图（c，d）中的黑线表示选定的

背景区域用来计算标准方差（σ），虚线则给出了3倍的标准方差。加号（‘+’）

标出了多普勒速度大于3σ且与HXR峰相对应的点。叉号（‘×’）则给出了耀斑
在衰减相的一个点，它对应的光谱曲线见图 4.6（b）。误差棒给出的是多高斯

拟合的不确定性。

keV）HXR峰值流量与Fe XXI和C I多普勒速度的散点图，如图 4.11所示。结果

显示HXR辐射与日冕谱线（Fe XXI）的多普勒速度是高度负相关的，而与色球
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发射线（C I）的多普勒速度则是高度正相关的。他们的相关系都大于0.85，有

的甚至达到-0.98，从而进一步证明了我们的结果。

图 4.10: HXR（27.3−50.9 keV或25−50keV）辐射流量和Fe XXI与C I多普勒速

度关系的散点图，数据分别来自耀斑 1（a，b）和耀斑 2（c，d）。他们对应的

相关系数（cc）也在图中给出。

4.4.2 讨讨讨论论论

使用IRIS的光谱观测数据和Fermi或RHESSI的HXR观测数据，我们研究了

两个X1.6级耀斑在爆发式色球蒸发过程中HXR辐射和多普勒速度（Fe XXI和C
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图 4.11: 在更高能量范围（50.9−102.3 keV和102.3−296.4 keV）内，耀斑

1的HXR辐射和多普勒速度关系的散点图。

I）之间的关系。这两个耀斑分别发生在2014年9月10日和10月22日。利用多高

斯拟合的方法，我们从IRIS光谱观测中得到了Fe XXI和C I的谱线强度和多普

勒速度。沿着IRIS狭缝的位置，Fe XXI和C I多普勒速度的大小都表现为‘增

长-峰值-衰减’的时间演化模式，这与HXR辐射‘上升-极大-衰减’的时间变

化是一致的。在IRIS狭缝的某些特殊位置，HXR辐射与日冕线Fe XXI的多普

勒速度是高度负相关的，而与色球发射线C I则有着很高的正相关性，说明这

两个X1.6级耀斑的爆发式色球蒸发是由非热电子驱动的。我们的观测结果与
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以前的发现[26, 62, 63, 125, 190]是一致的。最近Tian等人[192]（2015）分析研

究了2014年9月6日和10日两个耀斑的观测数据，他们发现了类似的结论，即Fe

XXI的蓝移速度与GOES软X射线流量的导数之间存在很高的相关性。

在图 4.9的多普勒速度（包括Fe XXI和C I）曲线中，我们给出的是两个

特殊的沿IRIS狭缝的位置（耀斑 1和 2都是），这才导致我们得到了很好的

与HXR辐射的相关性。实际上多普勒速度的峰值时刻在狭缝的不同位置是不

一样的（见图 4.7）。也就是说在相同的时间间隔内，位于其他狭缝位置的多

普勒速度与HXR辐射的相关性并不很好。然而，位于不同位置的多普勒速度

随时间演化的形状都是相似的，区别只是到达峰值时刻的时间。这种现象可

能与耀斑带沿着IRIS狭缝的传播和膨胀有关。也就是说我们通过移动多普勒

速度的峰值时间可以得到多普勒速度与HXR辐射的高相关性。只是处于不同

狭缝位置的多普勒速度，其移动的时间间隔是不同的。在我们研究的两个狭

缝位置，多普勒速度不需要移动就可以得到很高的相关性（见图 4.10和 4.11）。

比如图 4.9（e）中紫色曲线所表示的多普勒速度，他的第一个峰（约在17:29

UT）如果往前移动大约1分钟的话，那就很好的与图（a）中的峰‘2’相对

应；而他的第二个峰（约17:33 UT）则不需要移动就与HXR的峰‘3’对应的

很好。在Tian等人（2015）最近的一篇文章[192]中也研究了耀斑 1，他们报道

了Fe XXI的蓝移与SXR流量导数之间在最大相关时存在一个时间延迟（∼0.5―

2.0分钟）。这个时间延迟或许是由于光谱在IRIS狭缝的不同位置引起的。当耀

斑带向西南方向传播并随时间而不断膨胀的时候，Fe XXI蓝移到达峰值速度

的时间也是随IRIS狭缝的不同位置而不断变化的（见图 4.2和 4.7）。在本章中，

我们拟合了沿着IRIS狭缝方向的所有光谱数据，从而得到了耀斑脉冲相期间完

整的多普勒速度时空图，同时可以得到任意IRIS狭缝位置的多普勒速度曲线。

另一方面，两个耀斑中，Fe XXI和C I在耀斑的衰减相都表现为红移速度，尤

其是耀斑 1更明显。在图 4.9（c，e）中叉号（‘×’）所示的时刻，Fe XXI表现

为明显的红移，其速度约为24 km s−1，C I的红移速度显示有一个小峰。图 4.6

（b）给出了这个时刻的光谱形状，结果表明此时Fe XXI和C I都有很强的辐射。

在我们选定的位置（‘×’），Fe XXI和C I从多高斯拟合中得到的线心位置分别

是1354.19和11353.40 Å，谱线宽度分别为524.33和76.96 mÅ。他们都显示为明

显的偏离静止线心的红移。Fe XXI和C I的这些红移速度可能来自蒸发物质的

回落或耀斑环在耀斑衰减相的收缩。

本章中我们选定的色球发射线C I的静止线心为1354.29 Å，这个数值是从
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非耀斑区域的光谱观测得到的（图 4.6）。这个值与最近关于IRIS光谱观测的

研究结果[157, 164]是一致的。然而日冕谱线Fe XXI的形成温度非常高（约11

MK），只能存在于耀斑区域的光谱观测。因此我们无法从非耀斑区域的光谱

观测中确定其静止线心。由于Fe XXI很宽，在相关文献中他的静止线心也是

有很大变化的。Doschek等人[50]（1975）第一次从太阳耀斑的光谱中辨认出Fe

XXI，并测出其静止线心为1354.1 Å。接下来许多作者都对Fe XXI进行了研究，

得到其静止线心的范围大约是从1354.06 Å到1354.12 Å[35, 58, 82, 83, 121, 201]。

在本章中我们取他们的平均值1354.09 Å作为Fe XXI的静止线心，这个数值与最

近关于IRIS光谱研究的结果[72, 157, 164, 190, 192, 208]是很相似的。如果考虑

到文献中关于Fe XXI静止线心的范围很宽，那我们使用的静止线心就有一个不

确定度，即±0.03 Å，相应的多普勒速度不确定性则为±6.6 km s−1。在耀斑的

衰减相，Fe XXI的辐射基本是稳定的，因此理论上可以从此时的光谱辐射中确

定Fe XXI的静止线心。然而我们从耀斑衰减相得到的线心大约是1354.19 Å，这

个数值远大于以前的研究，因此作为静止线心是不合理的。我们知道日冕谱

线Fe XXI只存在于耀斑区域，而在非耀斑区域中由于温度不够高是不可能存在

的。因此，在图 4.7（a，b）和 4.8（a，b）中位于耀斑区域之外的强度和多普

勒速度是无效的，他们属于观测数据拟合的噪声。同时，色球发射线C I在非

耀斑区域虽然有辐射，但他们基本是静止的，没有偏移。因此，图 4.7（d）和

4.8（d）中在耀斑区域之外的多普勒速度也是对观测数据拟合时产生的噪声，

不是真实的。

在本章中，我们用多高斯拟合的方法得到了Fe XXI和C I的谱线强度和多

普勒速度。这里在得到他们多普勒速度的过程中有三处不确定性。第一、多高

斯拟合过程中差生的误差。如图 4.9所示，拟合误差在非耀斑区域是非常大的，

而在耀斑区则变得非常小，不管是Fe XXI还是C I的多普勒速度曲线。这也说

明了非耀斑区的强度和多普勒速度属于拟合噪声。这种拟合误差来自拟合方法

中的数学算法，是无法消除的。第二、来自低温发射线（如Fe II、Si II等）的

红翼增强或红移成分可能对Fe XXI的确认产生影响[192, 208]。到目前为止，还

没有很好的方法从Fe XXI中完全分离提取出这些混合谱线，而利用相同或相似

的离子谱线来对这些混合谱线进行一定的限制和约束就是一个很好的近似方

法。因此我们利用IRIS其他窗口的谱线来对Fe XXI附近的混合谱线进行强度约

束，并限制他们的谱线位置和谱线宽度（详见表 4.1），从而消除这些低温发射

线对Fe XXI的影响。第三、色球发射线C I的不对称性也会影响其红移速度。因
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为对于这种非对称的谱线，高斯拟合往往会低估其色球凝聚的速度，特别是对

于光学厚的谱线这种影响更明显，如Mg II[72]和Hα[47]。所以对于这些非对称

的发射线，二等分法（bisector）就成为一种比较好的估算他们多普勒速度的方

法，这种方法可以比较准确的得到多普勒速度，特别是红移速度。然而在我们

的计算中并没有使用二等分法，而是使用多高斯拟合的方法来得到C I的多普

勒速度。这是因为C I是我们多高斯拟合中的一员，而二等分法却更适用于比较

孤立的非对称谱线。

在本章中，我们发现Fe XXI的蓝移速度在减小之前有一个从0到最大值

（约200 km s−1）的迅速增长。这与Polito等人[157]（2015）最近的发现不同，

他们发现Fe XXI的蓝移速度一旦在耀斑带上出现就开始单调的减小，没有迅速

增长的阶段。这可能是因为我们研究了耀斑在整个脉冲相期间Fe XXI的多普

勒速度，而他们只研究了最大值之后的多普勒速度。另一方面，他们光谱观

测的模式是‘扫描’而非‘固定狭缝’，因而每条狭缝的时间分辨率不可能很

高，有可能错过了快速增长的阶段。我们研究的耀斑 2也处于‘扫描’模式，

其时间分辨率也远低于耀斑 1。但是我们比较幸运的探测到了多普勒速度在

达到最大值之前的增长阶段。我们文中提到的耀斑 1也曾被他人[72, 192]研究

过，他们都报道了Fe XXI的蓝移速度只有单调衰减的过程，而没有报道峰值

之前的增长过程，如Tian等人[192]（2015）文章中的图 13。他们同时发现蒸发

时间在9分钟之内，从17:32 UT到17:41 UT。这与我们发现的10分钟的蒸发时标

是很接近的。以图 4.9（c）中的橙色曲线为例，蒸发的开始时间大约是17:26

UT（蓝移速度开始大于3σ的时刻），结束时间大约在17:36 UT（蓝移速度从最

大衰减为0的时刻），其蓝移最大的时刻则是在17:28 UT。如果只算峰值到结束

的时间大约是8分钟，与Tian等人的9分钟之内是完全一致的。Tian等人只是展

示了在耀斑 1中，Fe XXI蓝移速度在达到最大值时刻（17:32 UT）之后的单调

衰减过程，他们的速度曲线来自IRIS狭缝大约117.8′′处。然而我们给出了整个

耀斑脉冲相期间的多普勒速度演化曲线，例如从耀斑开始时刻17:21 UT。另一

方面，Tian等人[192]（2015）报道了另一个发生在2014年9月6日的耀斑，他们

的拟合结果覆盖了耀斑的整个脉冲相，因此他们也发现了与我们相同的蒸发模

式，即Fe XXI的蓝移表现为‘增长-峰值-衰减’的时间演化模式。实际上，以

前的研究曾报道了许多这种类似的关于多普勒速度曲线中‘增长-峰值-衰减’

的时间演化模式，这些多普勒速度来自耀斑期间的日冕高温谱线，如Fe XII、

Fe XIX、Fe XXI等[25, 87, 105, 160, 192, 201]。图 4.9（e）中显示在色球发射



第四章 耀斑中非热电子驱动色球蒸发的观测证据 71

线C I到达最大速度后仍有一些小峰。这些小峰可能与HXR在耀斑衰减相的辐

射有关，也可能是蒸发物质以各种不同的速度向色球层回落，同时还可能是耀

斑环收缩的光谱特征。

4.5 本本本章章章小小小结结结

我们使用IRIS、Fermi和RHESSI等卫星的数据研究了耀斑脉冲相期间HXR辐

射和由色球蒸发引起的多普勒速度之间的关系。使用在第三章基础上改进的

多高斯拟合方法，我们得到了日冕谱线Fe XXI和色球发射线C I的多普勒速度。

结果显示在耀斑脉冲相期间，日冕谱线表现为蓝移速度，色球发射线表现为红

移速度，这说明是爆发式的色球蒸发。而且色球蒸发倾向于出现在耀斑带的前

沿。日冕和色球谱线的多普勒速度都表现为‘增长-峰值-衰减’的时间演化模

式，这与HXR辐射的‘上升-极大-衰减’的时间变化是一致的。我们还与最近

的IRIS耀斑观测进行了比较和讨论。最后我们的结果支持色球蒸发的非热电子

驱动模型。





第第第五五五章章章 耀耀耀斑斑斑中中中准准准周周周期期期振振振荡荡荡的的的成成成像像像和和和光光光谱谱谱观观观测测测

5.1 引引引言言言

准周期振荡（quasi-periodic pulsations，QPPs）是太阳耀斑辐射中一类比

较有规律的现象和常见的特征。在一个典型的事件中，QPPs表现为光变曲

线上周期性的峰，每个峰的持续时间都比较接近。因此QPPs的特征就是重复

性或周期性。QPPs观测到的周期范围很广，短到毫秒级的周期[90, 184]，长

的则有分钟量级的周期[16, 41, 69, 108, 137, 142, 151, 175, 182, 184]，中间还

有秒级的周期[15, 23, 24, 76, 111, 117, 134, 146, 212, 215]。以前的观测结果

显示QPPs的周期与耀斑环的最大半径是正相关的[17]。短周期的QPPs被认为

与耀斑的动力学过程有关，这种动力学过程则是由电磁场中的等离子体或电

磁波与陷入闭合磁场中的高能粒子的动力学相互作用引起的[9, 136]。长周期

的QPPs则经常与活动区的动力学过程和太阳的全球振荡相关[34, 136]。

QPPs可以在很宽的波长范围内被探测到，观测波长范围涉及到射电[15,

90, 93, 117, 146, 184, 212]、可见光和极紫外（EUV）[16, 41, 137, 152, 175, 176]、

X射线[23, 24, 69, 76, 108, 111, 134, 135, 142, 151, 215]甚至是γ射线[134]。在射

电辐射的观测中，QPPs经常被探测为周期性的射电III型爆。Mangeney和Pick

（1989）[117]曾经报道了在射电波段观测到的周期为1−6 s的QPPs。通过对

射电III型爆正常漂移[15]和反向漂移[146]的统计研究，Aschwanden（1994）

和Ning（2005）等人分别发现了耀斑在射电波段的准周期性。而且他们都得

到了周期为2 s的QPPs，都认为这种准周期性来自太阳耀斑中的周期性加速

过程。在EUV波段的成像观测中，QPPs经常在冕环里被探测到。同时，利用

光谱观测数据，在一些高温和低温发射线的多普勒速度和谱线宽度中也发现

存在QPPs[92, 191]。例如，利用太阳和日球天文台上搭载的极紫外辐射测量

仪器（SOHO/SUMER），在高温发射线（T>6 MK）的多普勒速度中探测到

了准周期约为10分钟的QPPs[152, 200, 201]。使用位于阳光卫星上的布喇格晶

体分光计（Yohkoh/BCS）对耀斑辐射中的发射线（如S XV和Ca XIX等）进行

分析研究，结果发现他们的多普勒速度都有明显的QPPs，且准周期为分钟量

级[118, 119]。通过对日出卫星上搭载的极紫外成像分光仪（Hinode/EIS）数据
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的分析研究，Tian等人[191]（2011）发现耀斑发射线中的谱线强度、多普勒速

度和谱线宽度都表现为相关的QPPs。在X射线和γ射线波段，较短周期（约为

几秒或数十秒）的QPPs首先被Hoyng（1976）[76]和Bogovalov（1983）[23]等

人探测到。后来RHESSI卫星上天后提供了更多的X射线观测数据，比如通过

对2005年1月19日的一个太阳耀斑的研究发现其在HXR波段的辐射表现出周期

为2−4分钟的QPPs[151]，而另一个发生在2002年12月26的耀斑则在SXR波段被

探测到周期为2分钟的QPPs[142]。有些耀斑则会在不止一个波段显示出QPPs，

而且他们的周期都很相似[8, 14, 133]。比如Asai等人（2001）[8]就报到了一个

发生在1998年11月10日的耀斑，这个耀斑在射电和X射线波段的辐射都出现

了周期为6 s的QPPs。而Nakajima等人（1983）[133]则报道了一个准周期是8

s的QPPs，其准周期可在射电、HXR和γ射线等波段的辐射中被观测到。

迄今为止，关于QPPs的形成机制仍然存在很大的争议而没用定论[9,

108, 135, 136, 142]。基本上，QPPs的产生被认为与波或高能粒子（电子）有

关。在文献中[136, 162]，MHD波（比如慢磁声波、快速扭结波、腊肠模等）

已经被用来解释QPPs的形成机制，这种模型可以解释在射电[97, 138, 184]，

EUV[119, 152, 175, 176, 191]和X射线或γ射线[69, 134, 138, 215]等波段观测到

的QPPs。另一方面周期性的磁重联也可以调制产生QPPs。这种模型认为准周

期性的磁重联可以周期性的加速非热电子从而产生X射线、EUV和射电辐射，

使得他们的辐射表现为QPPs。理论上，这种准周期性的磁重联可以是自激发

产生周期性的[89, 90, 93, 132]，也可以由某种周期性的MHD波来调制从而产

生准周期性，比如慢模波[34, 103, 139] 和快模波[115, 135, 136, 151]都可以调

制磁重联使其产生准周期性。直到现在，在同一个耀斑中，对于QPPs同时进

行成像和光谱观测的研究还是比较少的。光谱和成像的同时观测可以提高我

们对QPPs的形成机制和物理模型的认识。因此，在本章中我们在很宽的波长

范围内（包括HXR，射电和EUV）分析了同一个耀斑（发生在2014年9月10日）

的QPPs，观测数据则分别来自Fermi、STEREO、IRIS和SDO等卫星。

5.2 观观观测测测和和和数数数据据据分分分析析析

5.2.1 观观观测测测数数数据据据

本章中研究的耀斑发生在2014年9月10日，是一个X1.6级的大耀斑，在其爆

发过程中伴随有日冕物质抛射（CME）。这个耀斑也是第四章中提到的耀斑 1。
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图 5.1: 第一幅：GOES在2014年9月10日16:00到20：00 UT之间的SXR辐射流量

图，竖直的绿线标出了IRIS本次观测结束的时间。第二幅：来自Fermi/GBM中

的5个能段的X射线流量曲线，虚线代表其缓变分量。第三幅：AIA在9个波段

的光变曲线，他们来自耀斑所在活动区的辐射流量积分，活动区范围见图

5.3中的蓝色方框。第四幅：SWAVES观测的射电动态频谱。白线表示在∼2.19

MHz（红短线）处的射电辐射，红色虚线则是其缓变分量。

图 5.1给出了这个耀斑发生期间，由GOES、Fermi/GBM和SDO/AIA观测到的

光变曲线以及SWAVES探测到的动态射电频谱。最上面一幅图显示了GOES在

两个SXR能段从16:00 UT到20:00 UT的观测，两个能段分别是在1.0−8.0 Å（黑
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图 5.2: HXR辐射在三个能段以及射电辐射在约2.19 MHz处的快变分量及其小

波分析得到的功率谱。

线）和0.5−4.0 Å（蓝线）。图中显示耀斑开始于17:21 UT，在17:45 UT时达到

峰值。图中的阴影部分则给出了IRIS本次观测的部分时间（注：IRIS的观测

时间从11:28 UT直到17:58 UT，而我们在图中只显示了其部分时间）。第二幅

图给出了Fermi/GBM在5个能量通道内的流量曲线，这5个通道分别为4.6−12.0

keV、12.0−27.3 keV、27.3−50.9 keV、50.9−102.3 keV和102.3−296.4 keV。由

第四章的介绍可知这些观测数据来自n2探测器，因为其朝向太阳的角度比较

稳定。在耀斑脉冲相（17:45 UT）过后，由于n2探测器的朝向角发生了变化，
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其产生的峰并不是真实的。在17:54 UT以后，数据出现了空缺。图中流量曲线

的时间分辨率被统一成0.256 s[123]。这个分辨率对于我们要研究的周期为分钟

量级的QPPs来说已经足够了。第三幅图给出的是SDO/AIA在9个波长（分别

是1600 Å、1700 Å、94 Å、131 Å、171 Å、193 Å、211 Å、304 Å和335 Å）的光

变曲线（活动区的强度积分），在图中他们的时间分辨率都是24 s，且为了使曲

线在同一个坐标内显示，我们把各波长的光变曲线都加了权重。最后一幅图

显示的是射电波段在∼0.125 MHz和∼16.075 MHz之间的动态频谱，所用数据来

自STEREO B上搭载的SWAVES仪器，其时间分辨率是1分钟[163]。图中显示

有一组明显的射线III型爆发。

5.2.2 数数数据据据分分分析析析

从图 5.1中可以看出，在耀斑的脉冲相期间（17:21UT−17:40UT），HXR辐

射（>27.3 keV）的流量曲线上出现了数个峰。这些峰都比较有规律且都是重

复出现的，看起来比较像QPPs。然而他们都叠加在一个缓变的背景辐射上。

与此同时，在射电动态频谱上也存在数个III型爆。频率为∼2.19MHz的射电流

量曲线（白色曲线）也显示出有规律的峰并伴随着准周期性。为了把这些周期

性的峰与背景辐射分离开，我们将在X射线和射电波段的每条光变曲线分成两

部分，缓变分量和快变分量。缓变分量也就是背景辐射成分来自原始流量曲线

的平滑。这里平滑窗口对于不同的观测数据是不同的，然而平滑的时间窗口是

接近的。具体来说，Fermi中X射数据的平滑窗口是1000个点，而SWAVES中射

电数据的平滑窗口则是4个点。这样平滑的时间窗口大约都是250 s。图 5.1中叠

加在原始光变曲线上的虚线代表了缓变分量。这样我们就得到了5个X射线波段

（黑色虚线）和1个射电频率（红色虚线）的缓变分量。

在本章中，QPPs是从观测数据的快变分量中被识别出来的。从观测的

光变曲线减去缓变分量（背景辐射）就得到了快变分量。图 5.2给出了位于

三个HXR通道（27.3−50.9 keV、50.9−102.3 keV和102.3−296.4 keV）和一个射

电频率（∼2.19 MHz）的快变分量。这三条HXR辐射的快变分量显示出典型

的QPPs，他们在从17:24到17:36 UT的时间内都包含了3个规则的峰，分别被数

字‘1’、‘2’和‘3’标出，这里出现在大约17:50 UT的峰是不可信的，原因

见第四章。在SXR辐射的两个通道（4.6−12.0 keV和12.0−27.3 keV）内，我们

并没有发现类似的有规律的峰，因此他们没有表现出类似的QPPs。射电辐射

在其频率约为2.19 MHz的地方则出现了7个有规律的峰，分别被数字‘1’―‘7’
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标出，这些峰的持续时间从17:32 UT一直到18:01 UT。为了定量研究这些峰的

规律性，我们使用小波分析的方法来探测这些QPPs事件的周期性。图 5.2中给

出了由小波分析得到的功率谱，结果证实了这个耀斑在HXR和射电辐射中确实

存在周期为∼4分钟的QPPs。

通过以上分析我们发现了两点比较有趣的现象。首先，HXR的流量曲

线表现为从17:24到17:36 UT之间内的QPPs，而射电辐射的QPPs则是从17:32

UT到18:01 UT。也即是说，两个波段内观测到的QPPs的开始时间相差了8分

钟，QPPs在射电波段的出现时刻比HXR的晚了8分钟。第二，在HXR波段表

现的QPPs有3个峰，而在射电波段的QPPs则出现了多达7个峰，并且每个峰

都对应了一次动态频谱上的射电III型爆。因此现在的问题就是在HXR辐射

的QPPs和射电波段的QPPs是否是相关的，他们是否起源于耀斑过程中相同的

物理过程？为了回答这两个问题，我们需要QPPs在成像和光谱方面的观测数

据。幸运的是我们有SDO/AIA高空间和时间分辨率的成像观测和IRIS高光谱

分辨率的光谱观测，这就给了我们机会来研究这个耀斑中QPPs的起源问题和

物理机制。

图 5.3给出了SDO/AIA在1600、131和304 Å以及IRIS/SJI在1400 Å的成像

观测，其观测时刻是在耀斑到达极大值之前，约17:30 UT。与其他X级的耀斑

类似，这个耀斑在AIA 1600 Å图上也表现为双带。其中一个较短且靠在太阳黑

子附近，另一个比较长且表现为弯曲的结构。把蓝色方框内的辐射进行积分

就得到了AIA所有9个波长的光变曲线（图 5.1所示）。AIA的每个像素点代表的

大小是0.6′′。其时间分辨率在2个UV波段是24 s，而在其他7个EUV波段则是12

s。由于我们研究的耀斑比较大，AIA在7个EUV波段内的成像会出现饱和，这

种饱和的图像是比较有规律的，每隔24 s出现一次。为了使我们的结果更可信，

这些饱和的图像在我们分析过程中被去掉了，因为24 s的分辨率已经足够我们

分析周期为数分钟的QPPs了。因此，在这7个EUV波段的光变曲线的时间分辨

率也是24 s，与UV波段的时间分辨率相同。在这个耀斑的观测中，IRIS/SJI给

出的视场大小约为119′′ × 119′′，其像素尺寸是0.166′′，时间分辨率则是19 s。如

第二章所述，AIA和SJI的图像已经被预处理和对齐了。这里我们用AIA 1600

Å的成像来与IRIS/SJI 1400 Å的成像对齐。这是因为二者都包含了来自温度极

小区的连续谱辐射，这些连续谱辐射在很多亮的特征物中都占据了主导。图

5.3中的右上角的两个图给出了他们在17:30 UT的对齐结果，他们有着相同的大

小和相似的增亮的特征物。天蓝色的箭头标出了耀斑带前沿的传播方向，红色
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方框标出了IRIS/SJI的视场大小。图 5.3还显示了相似时刻AIA 131 Å和304 Å的

成像，他们分别对应于温度较高和较低的太阳大气层。

图 5.3: SDO/AIA（1600、131和304 Å）和IRIS/SJI（1400 Å）在耀斑时刻的成

像图。蓝色的方框标出了耀斑所在的活动区，用来积分得到图 5.1中的光变曲

线，红色方框则给出了IRIS/SJI的视场大小。竖直的黑线标出了IRIS光谱狭缝

的位置。两条绿色的短线标出了在IRIS狭缝上大约10′′的距离（详见文中）。箭

头‘A→B’则给出了耀斑带前沿的传播方向。

IRIS光谱对活动区12158在2014年9月10日的观测时间从11:28 UT一直持续

到17:58 UT，这期间观测模式一直都是‘固定狭缝’，每步之间的时间间隔

是∼9.4 s。沿狭缝方向的每个像素点对应于0.166′′的大小，其光谱分辨率为25.6

mÅ/pixel，约相当于5.6 km s−1/pixel。在本节中，我们用到了IRIS近紫外中4个

窗口的观测数据，分别是‘1343’、‘Fe XII’和‘O I’以及‘Si IV’。图 5.4给

出了耀斑期间（17:30 UT）IRIS光谱在这四个窗口的观测。这些光谱数据已

经被处理过并去掉了坏点（见第 四章）。我们从中选取了四条发射线来研

究QPPs，他们分别是Fe XXI 1354.09 Å、C I 1343.29 Å、O IV 1399.77 Å和Si IV
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图 5.4: IRIS在FUVS的三个窗口（‘1343’、‘Fe XII’和‘O I’）以及FUVL的

一个窗口（‘Si IV’）的光谱图。上图：黑色曲线是褐色虚线所标位置的谱线

轮廓。褐色曲线则代表了多（15）高斯拟合的结果，绿线标出了拟合的线性背

景。Fe XXI的拟合结果用天蓝色曲线标出，C I的拟合结果则用紫红色曲线表

示。红色和蓝色的小短线则标出了其他13条发射线。下图：黑色曲线是褐色虚

线所标位置的谱线轮廓。褐色曲线则代表了单高斯拟合的结果，绿线给出了拟

合的线性背景，红色和蓝色的小短线标出了几条主要的发射线。

1402.77 Å。其中前两条谱线位于FUVS窗口内，后两条则位于FUVL窗口内。

从图 5.4中可以看到，Fe XXI和C I以及其他一些色球发射线混合在一起，使他
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们难以用单高斯来拟合。因此为了从这些混合谱线中得到Fe XXI和C I的信息，

我们使用15条高斯函数（详见第四章）来拟合FUVS窗口内的发射线，从而得

到了日冕谱线Fe XXI 和色球发射线C I的谱线强度，谱线宽度和多普勒速度。

图 5.4（上）给出了一个拟合结果（褐色曲线），我们看到拟合结果是比较好

的。对于O IV和Si IV来说，他们都比较孤立，可以用单高斯函数进行很好的拟

合，如图 5.4（下）中褐色曲线所示。我们从图中还可以看到在FUVL窗口内还

有两条发射线，分别是O IV 1401.16 Å和S I 1401.51 Å。然而由于他们相互之间

靠的比较近，特别是在耀斑期间会相互混合在一起，因此我们没有拟合这两条

谱线。

5.3 结结结果果果和和和讨讨讨论论论

5.3.1 结结结果果果

利用多高斯拟合，我们从IRIS的光谱观测中得到了4条发射线（Fe XXI、C

I、O IV和Si IV）的谱线强度，谱线宽度和多普勒速度的时空图，如图 5.5所

示。图中X轴表示时间，从17:12 UT一直到17:58 UT，Y轴则是沿着光谱狭缝的

距离，而IRIS狭缝在此期间在太阳表面的位置是固定的。这样IRIS在这一时间

内光谱观测到的就是耀斑带的同一位置。这些时空图显示耀斑带中存在两处

比较强的发射，上面的一处比较宽，而下面的一处则比较窄，这是因为IRIS狭

缝跨越整个弯曲的耀斑带，如图 5.3所示。这两处比较强的辐射分别对应于弯

曲耀斑带的两个前沿。比较宽的耀斑带前沿（上面的）为我们提供了色球蒸

发的证据（见第四章），而较窄的耀斑带前沿（下面）则与之不同，其谱线强

度随时间的变化比较明显而且表现出一定的规律性。这包括了所有四条谱线，

如Fe XXI、C I、O IV和Si IV。这种变化行为与HXR和射电辐射所表现出来

的QPPs极其相似。为了详细分析研究这种特性，我们首先追踪这条较窄的辐

射区域随时间的变化，如图 5.3中的两条绿线所示，这两条线之间的距离是一

个约为10′′的常数。第二，对两条线之间的强度沿Y轴方向积分，从而可以得到

谱线强度的光变曲线，包括Fe XXI、C I、O IV和Si IV这4条发射线。图 5.6显

示在这些谱线强度的光变曲线上有10个峰，C I的光变曲线尤其明显，他们的持

续时间从17:24 UT直到17:56 UT，这样粗略的估算有一个接近4分钟的准周期。

很明显这些峰都是叠加在缓变分量的背景上。因此使用与处理HXR和射电辐射

相同的方法，C I的光变曲线被分成缓变分量和快变分量两部分。其中缓变分量
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（也即背景）是对原始光变曲线的平滑，平滑窗口是28个点，那么时间窗口大

约是250 s。由原始光变曲线减去缓变分量便得到了快变分量。其快变分量的曲

线显示出很明显的10个峰，我们已经用数字‘1’―‘10’标出，他们可以被看

作是QPPs。最后我们利用小波分析的方法得到其快变分量的小波功率谱，结

果确认了准周期为∼4分钟的QPPs。这种类似的QPPs在O IV和Si IV的光变曲

线中也可以很明显的探测到。在Fe XXI的光变曲线上也可以找到这种QPPs的

特征，特别是前三个峰，其他七个峰则表现的比较弱。除了谱线强度的光变

曲线之外，图 5.6还进一步给出了四条谱线的多普勒速度和谱线宽度随时间演

化的曲线。耀斑带在这四条发射线的多普勒速度图上主要都表现为红移速度，

从17:24 UT开始（QPPs开始的时间）一直到17:58 UT结束（IRIS此次观测的截

止时间）的时间内，C I、Fe XXI、O IV和Si IV 的平均速度分别为67.4 km s−1、

121.4 km s−1、297.9 km s−1和 535.7 km s−1（详见表 5.1）。注意这里曲线中给

出的速度指的是沿着Y轴方向的积分速度，而非单个像素点的速度，平均速度

是对整个积分速度的平均，谱线宽度也类似。从图中我们可以看到有些多普

勒速度的峰与谱线强度的峰对应的很好，然而他们之间也并不是一一对应的。

耀斑带在QPPs期间表现为很宽的谱线宽度，这四条发射线的谱线宽度的平均

值分别是73.9 pixels、514.1 pixels、291.2 pixels和247.3 pixels（见表 5.1）。使用

相同的方法，这四条发射线的多普勒速度和谱线宽度曲线也被分成缓变和快

变两部分。对于快变分量进行小波分析得到其小波功率谱，见图 5.6。结果显

示这四条发射线的多普勒速度和谱线宽度也表现为∼4分钟周期的QPPs现象。

图 5.6显示谱线强度所表现出来的QPPs有衰减的趋势，而多普勒速度和谱线宽

度的QPPs则没有衰减。这是因为谱线强度的背景辐射（即缓变分量）在衰减，

而多普勒速度则反映的是其运动学信息，并不随着背景辐射的衰减而衰减。同

时对于不同谱线的多普勒速度，其所表现出来的QPPs的振荡幅值并不相同，

如图 5.6所示。

SDO/AIA的成像观测显示耀斑带在太阳表面是由东北向西南方向传播和

运动的（见图 4.2），这就导致了耀斑带是逐渐穿过IRIS光谱狭缝的。图 5.6中

所示的时刻（即17:24 UT）并非耀斑带的开始时间，而是代表了耀斑带进

入IRIS狭缝窗口的时间。仅仅从IRIS的光谱观测中很难探测出耀斑带的起始

时间。幸运的是我们还有SDO/AIA的成像观测。类似IRIS的光谱狭缝，我们

人为给出了AIA图像上的切片，其位置和IRIS光谱狭缝的位置相同。这样我

们就从SDO/AIA的全日面观测中得到了7个EUV和2个UV波段的时空切片图，
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表 5.1: IRIS光谱观测的参量。

谱线 多普勒速度(km s−1) 谱线宽度1 (pixels)

平均值 标准方差 平均值 标准方差

C I 67.4 17.9 73.9 5.1

Fe XXI 121.4 140.4 514.1 91.2

O IV 297.9 55.7 291.2 27.8

Si IV 535.7 65.9 247.3 16.8

1谱线宽度值得是高斯半宽（FWHM），在IRIS的FUV波段一个pixel大约等

于5.6 km s−1。

如图 5.7所示，稍微不同的是这里只有强度图，没有多普勒速度和谱线宽度

图。与IRIS的光谱观测结果一致，在AIA的切片图上也有两处比较亮的特征

物，他们分别对应于耀斑带的两个前沿。其中靠南的小块特征物其强度有明

显的随时间的变化，这可能与我们之前的QPPs有关。因此利用与图 5.5中相

同的两条线，我们得到了AIA 9个波段的积分强度曲线（光变曲线）。图 5.8给

出了AIA在这9个波段的光变曲线，从这些光变曲线中可以很容易看到他们

显示QPPs的特征。从17:24 UT到17:56这段时间内，我们可以在光变曲线上找

到10个峰，这与IRIS光谱观测的结果也是相同的。我们用数字‘1’―‘10’分

别标出了这10个峰，这里数字与图 5.6中是一一对应的，而有些不是很明显的

峰我们没有标。与前面的方法类似，我们把这些光变曲线分成两部分，作为背

景的缓变分量（蓝色虚线）和表现为强QPPs的快变分量。缓变分量的平滑窗

口是10个点，相应的平滑时间是240 s。对于快变分量使用小波分析的方法得到

其小波功率谱图，结果显示QPPs的周期也是接近4分钟的，与IRIS光谱在四条

发射线的QPPs的周期是一致的。

5.3.2 讨讨讨论论论

使用Fermi/GBM、SDO/AIA、 IRIS和SWAVES多波段的观测数据，我们

分析研究了发生在2014年9月10日的一个太阳耀斑。结果显示无论是光谱还

是成像观测，耀斑在其脉冲相期间都表现为4分钟的QPPs。基于以上观测数

据的分析，我们主要有三个结论：（1）在很宽的波长范围内都探测到了周期

为∼4分钟的QPPs，波长从HXR经EUV直到射电波段；（2）SDO/AIA的成像
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图 5.5: IRIS光谱通过多高斯拟合得到的时空图，包括谱线强度（左），谱线宽

度（中）和多普勒速度（右）。他们分别来自C I、Fe XXI、O IV和Si IV。图中

的两条绿线标出了光变曲线（图 5.6）的积分范围。

观测显示∼4分钟QPPs起源于耀斑带的前沿；（3）IRIS光谱观测则表明∼4分

钟的QPPs 在其峰值时，来自色球，过渡区和日冕的发射线都有很宽的谱

线宽度，而且都表现为明显的红移速度。虽然在文献中有许多模型可以解

释QPPs[9, 136, 138]，然而我们的观测结果却支持在耀斑期间周期性的磁重

联通过加速非热电子而产生QPPs。按照标准耀斑模型的观点，每次磁重联过

程都能够同时向两个相反的方向加速非热电子[14, 60, 61, 74, 81, 85, 86, 147,
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图 5.6: 谱线强度、多普勒速度和谱线宽度的光变曲线，快变分量以及小波功率

谱图。蓝色虚线代表了各自的缓变分量。

168, 177, 209, 210]。往上加速的非热电子在朝着日冕外层和行星际空间的传

播运动过程中会产生射电III型爆辐射。往下加速的非热电子在其运动传播

的过程中会产生EUV辐射的峰，当他们进入色球层时会加热当地的等离子体

从而产生HXR辐射的峰。在这种情况下，周期性的磁重联可以调制产生多波

段的QPPs峰，包括HXR峰，射电III型爆和周期性的EUV辐射。换句话说，周

期性的磁重联这个模型可以很好的解释这个耀斑中QPPs所出现的波长范围，

从HXR经EUV直到射电波段。一般情况下其他模型也可以用来解释QPPs的
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图 5.7: SDO/AIA在九个波长内的时空切片图，切片来自IRIS的光谱狭缝位置。

两条绿线则标出了光变曲线（图 5.6）的积分范围。

形成机制，特别是在HXR和EUV观测到的QPPs[69, 152, 175]。比如说磁流管

的MHD振荡模型，其准周期由某种周期性的波或周期性相互作用的等离子体

振荡来调制。根据我们前面的描述可知，我们观测到的射电III型爆是在加速

的非热电子往日冕外层和行星际空间传播运动的过程中产生的，而这些非热

电子是由磁重联产生的。换言之，许多被磁重联加速的非热电子产生了一组射

电III型爆。因此，在我们研究的这个耀斑中，周期性出现的射电III型爆为周

期性的磁重联提供了直接的观测证据。同时，耀斑期间所表现出来的QPPs峰
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图 5.8: SDO/AIA在九个波长内的光变曲线，快变分量以及小波功率谱图，蓝

色的虚线则代表了各自的缓变分量。

在光谱观测中显示明显的红移速度也说明了QPPs的产生机制是周期性的磁重

联。

虽然有足够的观测证据说明耀斑的QPPs是由周期性的磁重联产生的，然

而其周期大小是由什么来决定的这个问题任然存在争议。据文献中的记载显示

准周期性的磁重联可以是自激发的[89, 90, 93, 132]，也可以是诱发的，即由日

冕中的某种波来调制[11, 13, 34, 78, 103, 115, 135, 139, 151]。在前一种自激发

磁重联的机制中，是什么决定其准周期的大小仍然是一个未知问题[93, 132]。
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在后者诱发磁重联的机制中，其准周期磁重联可以由某些MHD波的振荡来调

制，这在一些文献中都有报道[34, 135, 139]。观测中QPPs的周期就认为与某

种模式的MHD波有关。在文献中，有三种可能的MHD波能够触发产生准周期

为4分钟的磁重联。第一种可能是准周期磁重联由慢模波调制[34]，典型的就

是3或5分钟周期的p模振荡（也叫慢模波）。当他们的重联位置在色球上层时就

能够触发相似周期的准周期性磁重联[148]。这与我们耀斑中4分钟的准周期是

比较相似的。然而这种模型强烈依赖于磁重联在太阳大气中的位置，当重联

位置比色球上层低或高很多的时候，其周期性调制会变得很弱[34]。第二种可

能是准周期磁重联由快模波调制。Nakariakov等人（2006）[135] 曾指出位于日

冕环中太阳耀斑附近的快模波能够触发准周期性的磁重联。特别是全日面扭

结波能够触发准周期磁重联，进而产生周期为数分钟的QPPs[69]。因此这种

模型也可以调制耀斑中4分钟周期的QPPs。第三种可能是慢磁声波调制准周

期性磁重联。Nakariakov和Zimovets（2011）[139]已经证明了慢磁声波能够沿

着日冕磁拱的轴线传播，在传播过程中可以触发耀斑中的周期性磁重联。观

测到的周期与耀斑环形成的磁拱中的慢磁声波的周期相似。他们同时指出双

带耀斑中观测到的QPPs可以用这种模型来解释。而我们观测到的4分钟周期

的QPPs也可以用这种模型来解释。这是因为我们发现耀斑带的亮结构（即耀

斑带前沿）沿着耀斑带与磁中性线平行的方向运动（图 5.3中箭头所示方向）。

图 5.9（上）显示的是沿着耀斑带（A→B）的时空切片图，数据来自AIA 1600

Å的全日面成像观测。图中显示沿着‘A→B’的方向有许多增亮的结构在传

播运动。他们的传播速度粗略估计大约为15−40 km s−1，这与以前的发现结

果[22, 95, 102, 103, 139, 161, 193]是一致的。这些传播速度远低于当地的阿尔

芬速度和声速。这些亮结构的传播运动就被认为是慢磁声波横穿耀斑磁场的证

据[139]。

在这个耀斑中，HXR（或EUV）和射电辐射存在8分钟的时间延迟，我们

认为这个延迟是因为产生射电III型爆的辐射源和产生HXR和EUV辐射的源不

一样，他们的辐射位置不同。通常，HXR和EUV的辐射是在色球层或低日冕

产生的，而2 MHz左右的射电辐射则来自行星际空间，离太阳表面的高度大约

有10个太阳半径（∼10R⊙）[96]。非热电子（射电III型爆的源）从耀斑爆发位

置（低日冕的加速区）传到约10R⊙的时间就被认为等于HXR（或EUV）与射

电辐射的延迟时间。基于这种假设，我们估算出非热电子（射电源）在行星际

空间的传播速度大约为0.05c（c是真空中的光速）。这个非热电子的传播速度
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图 5.9: 上图：AIA 1600 Å的沿耀斑带前沿（图 5.3中‘A→B’所示）的时空切

片图。下图：QPPs在C I谱线强度、AIA 171Å、HXR27.3−50.9 keV和射电2.19

MHz处的快变分量的曲线。

是合理的，与以前的结果一致[54, 96]。图 5.9（下）给出了QPPs在IRIS C I谱

线强度、AIA 171 Å、Fermi 27.3−50.3 keV以及SWAVES 2.19 MHz的快变分量。

我们可以看到QPPs的峰在C I谱线强度和AIA 171 Å上对应的很好，然而他们

与HXR和射电辐射的峰则对应的并不是很好，有少许的时间延迟。HXR辐射

的第一个峰（约在17:24 UT）与射电辐射的第一个峰（约在17:32 UT）更存在

长达8分钟的时间延迟。这是由于他们的辐射源位置不一样。
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5.4 本本本章章章小小小结结结

使用Fermi/GBM、SDO/AIA、 IRIS和SWAVES的联合观测数据，我们研

究了发生在2014年9月10日的一个X1.6级耀斑，这个耀斑在HXR、EUV和射电

波段的辐射都表现出很强的QPPs特征，其准周期大约为4分钟。我们认为这

个QPPs是由耀斑期间准周期性的磁重联产生的。而其4分钟的准周期调制来源

则尚不明确，需要更多的观测数据。



第第第六六六章章章 总总总结结结和和和展展展望望望

太阳是距离我们地球最近的一颗恒星，是唯一一颗可供天文学家近距离

观测并进行详细研究的恒星。近年来随着一批高分辨卫星（如IRIS、SDO、

Fermi、RHESSI等）的上天，给我们对太阳的多波段观测研究带来了前所未

有的机遇。太阳上有许多的活动现象产生，规模比较大的有耀斑、日珥和

暗条、CME等，小尺度的则有日冕亮点、喷流等。对这些活动现象的研究

有助于理解太阳的物理性质，提高我们对太阳活动的预报水平，加深对太

阳物理的理解。众所周知，太阳耀斑是一种剧烈的能量释放过程，其释放

的能量主要来自磁重联的过程，观测和模拟结果都已经证实了这种基于磁

重联的标准太阳模型（如CSHKP模型）。本论文就用最新的卫星观测数据

研究了太阳耀斑爆发过程中产生的各种现象。我们的数据既有来自IRIS的

光谱观测，也有来自SDO在EUV波段和磁场的成像观测，同时我们还结合

了Fermi和RHESSI的X射线观测以及STEREO/WAVES的射电观测。我们主要

讨论了耀斑爆发过程中的温度结构，耀斑脉冲相期间的色球蒸发过程和准周期

振荡的现象。

在耀斑爆发过程中，耀斑亮核会在SDO/AIA的所有波段同时増亮，这使

我们很难研究其温度结构。而在本论文中我们使用多高斯拟合的方法从IRIS的

光谱观测中成功得到了Fe XXI的谱线强度和多普勒速度。当耀斑爆发时，

AIA在131 Å通道的辐射主要由Fe XXI贡献，可能还有一些来自低温的等离子体

辐射。为了仔细研究耀斑在不同位置的温度结构，我们将耀斑分成环和亮核分

别研究，二者则是根据Fe XXI和AIA 1600的观测强度定义的。最后我们发现在

耀斑环中，大约有80%的131 Å辐射来自Fe XXI辐射的贡献，而在耀斑亮核中，

来自低温等离子体的辐射却占了约52%。这说明了在耀斑亮核中存在更精细的

结构，在未来我们将利用更高光谱和时间以及空间分辨率的数据来研究这些精

细结构。

耀斑爆发的脉冲相阶段是能量迅速释放从而导致辐射在整个波段快速增强

的时期。在这一过程中，耀斑在射电、EUV和X射线甚至γ射线的辐射都迅速

增强。因此这一过程包含了很多物理过程，是耀斑观测研究的一个热点。在

本论文中我们使用IRIS和SDO的观测资料研究了脉冲相期间的色球蒸发和准
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周期振荡两个小问题。虽然色球蒸发的问题已经讨论了很久，但是关于其驱

动机制到底是非热电子还是热传导一直存在争议。我们通过拟合IRIS的光谱

数据得到了耀斑期间的多普勒速度，同时利用Fermi和RHESSI的数据得到了

耀斑的HXR流量曲线。通过对二者的比较分析，我们发现在耀斑脉冲相期间，

HXR的峰值流量与日冕高温线Fe XXI的多普勒速度是负相关的，而与色球发

射线C I的多普勒速度则是正相关的。这个结果说明了耀斑脉冲相期间的色球

蒸发是由非热电子驱动的。另一方面，我们利用光谱和成像的联合观测数据研

究了在耀斑期间的准周期振荡现象。我们发现了一个∼4分钟的准周期，他在

很宽的波段内被观测到，包括射电、EUV和HXR等波段。AIA的成像观测显示

这个QPPs倾向于出现在耀斑带的前沿，而IRIS光谱观测显示在QPPs的峰值期

间，所有观测到的谱线（C I、O IV、Si IV和Fe XXI）都显示明显的红移速度，

而且谱线都很宽。这些结果说明这个QPPs可能是由周期性的磁重联产生的。

未来我们在这方面的工作将重点集中在对多波段QPPs的分析以及其周期的调

制原理上。

光谱和成像的联合观测不仅可以解决耀斑期间的许多问题，同样可以用

来研究其他一些爆发现象，比如日冕亮点中的双向流问题，过渡区爆发事件，

EIT波等。这也是我们今后研究的方向。总之，现在很多高分辨率仪器（包括

地面和空间）的出现，为我们的研究带来了机遇，能够使我们更好的了解太

阳。
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Temmer, M., Otruba, W., Vršnak, B., Pötzi, W., and Baum-

gartner, D. Multiwavelength Imaging and Spectroscopy of Chromo-

spheric Evaporation in an M-class Solar Flare. ApJ719 (Aug. 2010), 655–

670.

[196] 黄光力，Victor Melnikov，季海生和宁宗军. 耀斑环物理. 科学出版

社, 北京, 2015.



116 太阳耀斑的光谱与成像观测研究

[197] Wang, H. Evolution of vector magnetic fields and the August 27 1990

X-3 flare. Sol. Phys.140 (July 1992), 85–98.

[198] Wang, H. Rapid Changes of Photospheric Magnetic Fields around Flaring

Magnetic Neutral Lines. ApJ649 (Sept. 2006), 490–497.

[199] Wang, H., and Liu, C. Structure and evolution of magnetic fields as-

sociated with solar eruptions. Research in Astronomy and Astrophysics 15

(Feb. 2015), 145–174.

[200] Wang, T. J., Solanki, S. K., Curdt, W., Innes, D. E., and

Dammasch, I. E. Doppler Shift Oscillations of Hot Solar Coronal Plasma

Seen by SUMER: A Signature of Loop Oscillations? ApJ574 (July 2002),

L101–L104.

[201] Wang, T. J., Solanki, S. K., Curdt, W., Innes, D. E., Dammasch,

I. E., and Kliem, B. Hot coronal loop oscillations observed with SUMER:

Examples and statistics. A&A406 (Aug. 2003), 1105–1121.

[202] Woods, T. N., Eparvier, F. G., Hock, R., Jones, A. R., Woodras-

ka, D., Judge, D., Didkovsky, L., Lean, J., Mariska, J., Warren,

H., McMullin, D., Chamberlin, P., Berthiaume, G., Bailey, S.,

Fuller-Rowell, T., Sojka, J., Tobiska, W. K., and Viereck, R.

Extreme Ultraviolet Variability Experiment (EVE) on the Solar Dynamics

Observatory (SDO): Overview of Science Objectives, Instrument Design,

Data Products, and Model Developments. Sol. Phys.275 (Jan. 2012), 115–

143.

[203] Woods, T. N., Kopp, G., and Chamberlin, P. C. Contributions of

the solar ultraviolet irradiance to the total solar irradiance during large

flares. Journal of Geophysical Research (Space Physics) 111 (Oct. 2006),

10.

[204] Wuelser, J.-P., Canfield, R. C., Acton, L. W., Culhane, J. L.,

Phillips, A., Fludra, A., Sakao, T., Masuda, S., Kosugi, T., and



参考文献 117

Tsuneta, S. Multispectral observations of chromospheric evaporation in

the 1991 November 15 X-class solar flare. ApJ424 (Mar. 1994), 459–465.

[205] Yan, X. L., Pan, G. M., Liu, J. H., Qu, Z. Q., Xue, Z. K., Deng,

L. H., Ma, L., and Kong, D. F. The Contraction of Overlying Coronal

Loop and the Rotating Motion of a Sigmoid Filament during Its Eruption.

AJ145 (June 2013), 153.

[206] Yokoyama, T., and Shibata, K. Magnetic reconnection as the origin

of X-ray jets and Hα surges on the Sun. Nature375 (May 1995), 42–44.

[207] Young, P. R., Doschek, G. A., Warren, H. P., and Hara, H.

Properties of a Solar Flare Kernel Observed by Hinode and SDO. ApJ766

(Apr. 2013), 127.

[208] Young, P. R., Tian, H., and Jaeggli, S. The 2014 March 29 X-flare:

Subarcsecond Resolution Observations of Fe XXI λ1354.1. ApJ799 (Feb.

2015), 218.

[209] Zhang, Q.M., Chen, P. F., Ding, M. D., and Ji, H. S. Reciprocatory

magnetic reconnection in a coronal bright point. A&A568 (Aug. 2014),

A30.

[210] Zhang, Q. M., Chen, P. F., Guo, Y., Fang, C., and Ding, M. D.

Two Types of Magnetic Reconnection in Coronal Bright Points and the

Corresponding Magnetic Configuration. ApJ746 (Feb. 2012), 19.

[211] Zhang, Q. M., and Ji, H. S. Chromospheric evaporation in sympathetic

coronal bright points. A&A557 (Sept. 2013), L5.

[212] Zhao, R. Y., Mangeney, A., and Pick, M. Periodicities in solar type

III burst groups and source characteristics. A&A241 (Jan. 1991), 183–186.

[213] Zhou, T.-H., and Ji, H.-S. A comparison between magnetic shear and

flare shear in a well-observed M-class flare. Research in Astronomy and

Astrophysics 9 (Mar. 2009), 323–332.



118 太阳耀斑的光谱与成像观测研究

[214] Zhou, T.-H., Wang, J.-F., Li, D., Song, Q.-W., Melnikov, V.,

and Ji, H.-S. The contracting and unshearing motion of flare loops in

the X 7.1 flare on 2005 January 20 during its rising phase. Research in

Astronomy and Astrophysics 13 (May 2013), 526–536.

[215] Zimovets, I. V., and Struminsky, A. B. Observations of Double-

Periodic X-Ray Emission in Interacting Systems of Solar Flare Loops. Sol.

Phys.263 (May 2010), 163–174.



发发发表表表文文文章章章目目目录录录

博博博士士士期期期间间间完完完成成成的的的工工工作作作

[1] Li D., Innes D. E., and Ning Z. J., Observations of Solar Flare with IRIS

and SDO, A&A (SCI), under Review, 2015.

[2] Li D., Ning Z. J., and Zhang Q. M., Observational Evidences of Electron-

driven Evaporation in two Solar Flares, ApJ (SCI), 813, 59, 2015.

[3] Li D., Ning Z. J., and Zhang Q. M., Imaging and Spectral Observations of

Quasi-Periodic Pulsations in a Solar Flare, ApJ (SCI), 807, 72, 2015.

[4] Li D., and Ning Z. J., Spectral and Imaging Observations of Bi-direction

moving structures in a Coronal Bright Point, ApJ (SCI), Preparing.

[5] Li D., Ning Z. J., and Wang. J. F., Statistical study of UV bright points

and magnetic elements from SDO observation, New Astronomy (SCI), 23,

19, 2013.

[6] Zhou T. H., Wang J. F., Li D., Song Q. W., Melnikov Victor, and Ji H.

S., The contracting and unshearing motion of flare loop in the X1.7 flare on

2005 January 20 during its rising phase, RAA (SCI), 13, 526, 2013.

硕硕硕士士士期期期间间间完完完成成成的的的工工工作作作

[1] Li D., and Ning Z. J., UV bright points and magnetic bipoles in solar quiet

regions, Astrophysics and Space Science (SCI), 341, 215, 2012.

[2] Ning Z. J., and Li D., Radiative and conductive cooling in a solar flare,

Astrophysics and Space Science (SCI), 338, 15, 2012.

[3] 李东和宁宗军, 太阳大气中的光球亮点, 天文学进展(核心), 30 (2), 172,

2012.



120 太阳耀斑的光谱与成像观测研究

[4] 刘焱、李东、宋其武、孟璇、许富英、吴洪敖和宁宗军, 甘肃金塔地区大

气对太阳射电辐射吸收的测量研究, 天文学报(核心), 52 (5), 377, 2011.



会会会议议议报报报告告告

• 李东和宁宗军，紫外亮点和磁元的统计研究（口头报告），第八次全国
空间天气学研讨会，2012年 9月 20−25日，山东济南

• 李东和宁宗军，太阳活动区中双极磁场的统计研究（口头报告），中国
天文学会2013年太阳物理研讨会，2013年 5月 14−19日，河南洛阳

• 李东、Davina Innes和宁宗军，The observation results of solar flares from

IRIS and SDO（口头报告），中国天文学会 2014年学术年会，2014年 10月

27−29日，陕西西安

• 李东、宁宗军和张擎旻，Imaging and Spectral Observations of Quasi-

Periodic Pulsations in a Solar Flare （口头报告），中国天文学会 2015年

学术年会，2015年 10月 19−21日，北京





简简简 历历历

基本情况

李东，男，山东省临沂市平邑县人，1985 年 5 月出生，未婚，中国科学院

紫金山天文台在读博士研究生。

教育状况

2005年 9月至 2009年 7月，山东师范大学院物理与电子科学学院，本科，

专业：物理学。

2009年 9月至 2012年 7月，中国科学院紫金山天文台，硕士，专业：天体

物理。

2012年 9月至 2015年 11月，中国科学院紫金山天文台，博士，专业：天体

物理。

2013年 9月至 2014年 9月，德国马普太阳系研究所，博士联合培养

工作经历

无

研究兴趣

太阳活动的多波段观测；数据处理；光谱分析；耀斑物理。

联系方式

通讯地址：南京市北京西路 2号，中国科学院紫金山天文台

邮编：210008

E-mail: lidong@pmo.ac.cn





致致致 谢谢谢

时光易逝，三年半的博士研究生学习即将结束。回顾这三年半的求学生

涯，我不由得想起了那些曾经给予我极大帮助的各位师长、同学和朋友。这本

论文的完成离不开他们的帮助和支持。在这里向所有在学习和生活中给予我帮

助的老师、同学和朋友们表示深深的感谢！

首先我要感谢的是导师宁宗军研究员。在博士三年多的学习研究阶段，宁

老师指引我进入太阳物理研究的大门，将我带到了神秘、精彩而又充满挑战的

太阳物理的研究世界。宁老师学问宏博，识见通达，胸襟宽广，无论是治学还

是为人处世，都素为我敬仰。他对学生要求严格，循循善诱，殷切关怀，让我

终生难忘。如果没有宁老师的悉心指导，要顺利完成这篇论文是很难想象的。

在此，谨向宁老师致以诚挚的谢意！

同时，我还要感谢另一位导师季海生研究员。季老师治学严谨，见识广

阔，胸襟宽广，在学习上给了我很大的关心和帮助，让我获益良多。他对学生

关怀备至，严格要求，使我进步迅速。在此，也向季老师致以诚挚的谢意！

我同样还要深深感谢另一位合作导师Innes Davina博士。在攻读博士学位

期间，我有幸得到了去德国马普太阳系研究所交流学习的机会。在德国联合培

养的导师正是Innes Davina博士。Davina博士是国际顶尖的太阳物理研究领域

的专家，她待人和蔼可亲。我在德国学习交流期间有幸得到了她的指导，让我

对太阳物理的研究有了新的认识，对我今后的学习和研究起了很大的促进作

用。在此也真诚的感谢Davina博士。

在攻读博士研究生期间，我还有幸得到了紫金山天文台黄光力研究员、

甘为群研究员、黎辉研究员、李友平研究员、刘四明研究员、宿英娜研究员

的教诲，以及南大方成院士、丁明德教授、陈鹏飞教授的讨论指导，他们对

我的学业提供了宝贵的建议。同时我还要感谢给予我帮助的各位老师，他们

有人教处的吕静老师、金璐老师和徐晓燕老师、图书馆的石喜阳老师。在德

国马普交流学习的一年中也得到了那边许多老师和同学的帮助，他们有Hardi

Peter教授、Sami Solanki教授、Werner Curdt教授等，以及Sonja Schuh老师、

Petra Fahlbusch老师、 Ines Dominitzki老师、Rudolph Claudia老师等，此外还

有在德国马普交流合作的李乐平、陈枫、郭荔佳、陈乃华、魏勇、李坤、余思



126 太阳耀斑的光谱与成像观测研究

捷、高博、田雨、罗浩、韩秀红、闫丽梅等博士，在此一并致谢。

在三年多的学习期间，我们组的张延安、孟璇、宋其武、黄宇、周团辉、

李建平、张擎旻、沈金花、帕力旦木·阿西木、杨煦，汪亚，洪振翔，李尚伟等
老师同学，太阳高能组的封莉、陈维、杜秋生、李敬伟、赵洁、周晓伟、张平、

卢磊、赵小舟等老师同学，太阳离子体组的杨磊、赵金松、陈玲、唐建飞、许

磊、赵国清、向梁等老师同学，南大的郭洋、程鑫，李瑛、郝奇，孙建清等老

师同学，在研究生学习期间的龚龑、侯永刚、李彬、王亮、吴诗伟、鲁同所、

刘洁、常江、李绍亮、张逸平、卢涛、朱晓军、郭可欣、王晓丽、李升、魏俊

杰、姚明、胡波、罗煜等同学在学习和工作中对我的帮助，在这里一并表示感

谢。

最后要深深感谢我的家人和亲戚朋友给予的鼓励和帮助！


	摘  要
	Abstract
	目  录
	第一章  引言
	1.1 太阳概述
	1.2 太阳耀斑概述
	1.2.1 太阳耀斑的分类
	1.2.2 太阳耀斑的演化

	1.3 太阳耀斑的理论模型
	1.3.1 双带耀斑的理论模型
	1.3.2 致密耀斑的理论模型

	1.4 太阳耀斑的观测
	1.4.1 成像观测
	1.4.2 光谱观测

	1.5 本章小结

	第二章  观测仪器简介
	2.1 IRIS卫星
	2.1.1 SJI成像观测
	2.1.2 SG光谱观测

	2.2 SDO卫星
	2.2.1 AIA成像观测
	2.2.2 HMI磁场观测
	2.2.3 EVE光谱观测

	2.3 其他卫星
	2.3.1 GOES
	2.3.2 RHESSI
	2.3.3 Fermi
	2.3.4 STEREO

	2.4 本章小结

	第三章  太阳耀斑的IRIS和SDO联合观测
	3.1 引言
	3.2 观测数据
	3.2.1 AIA观测
	3.2.2 IRIS观测
	3.2.3 耀斑带的光谱

	3.3 EMs的估算方法
	3.4 结果
	3.4.1 成像和光谱
	3.4.2 AIA 131和IRIS Fe XXI的EMs

	3.5 讨论
	3.6 本章小结

	第四章  耀斑中非热电子驱动色球蒸发的观测证据
	4.1 引言
	4.2 观测数据
	4.3 IRIS光谱数据的分析
	4.3.1 多高斯拟合的方法
	4.3.2 光谱拟合的结果

	4.4 结果和讨论
	4.4.1 结果
	4.4.2 讨论

	4.5 本章小结

	第五章  耀斑中准周期振荡的成像和光谱观测
	5.1 引言
	5.2 观测和数据分析
	5.2.1 观测数据
	5.2.2 数据分析

	5.3 结果和讨论
	5.3.1 结果
	5.3.2 讨论

	5.4 本章小结

	第六章  总结和展望
	参考文献
	发表文章目录
	会议报告
	简  历
	致  谢

