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摘要： X射线双星中的回旋共振散射吸收特征(即回旋吸收线特征)是直接测量中子星磁场的工

具。回旋吸收线表现为X射线能谱中多阶吸收特征。截至目前，已在30 多颗源中探测到该现象，

其能量范围为10 ∼ 80 keV，对应的磁场强度范围为107 ∼ 109 T。随着X射线探测技术的进步，

回旋吸收线观测及理论研究也迅速发展，包括谐频和基频回旋吸收线能量之比、回旋吸收线形状

的复杂性、回旋吸收线形态参数间的相关性、回旋吸收线能量与光度的关系、回旋吸收线的脉冲

相位解析谱及回旋吸收线能量的长时标演化等。未来，人们将通过对回旋吸收线的研究，在探测

高磁场中子星，以及在探究中子星磁场结构和吸积柱物理等方面取得更多成果。
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1 引 言

中子星是大质量恒星演化到晚期，经超新星爆发而形成的产物。中子星具有较强的磁

场、引力场和超高的物质密度，是研究极端环境下物理现象的天然实验室
[1–4]

。磁场是中子

星重要的物理参数之一，对其测量的方法主要包括以下四种：(1)根据磁通守恒原理，由前

身星磁场大小估计中子星磁场
[5]

；(2)对于转动供能脉冲星，根据磁偶极辐射假设估计中子

星磁场
[6, 7]

；(3)对于吸积供能中子星，根据磁球半径与X射线光度关系估计中子星磁场
[8]

；

(4)对于X射线双星，根据回旋共振散射特征(cyclotron resonance scattering feature, CRSF)，

即回旋吸收线特征，测量中子星磁场
[9]

。回旋吸收线方法是唯一能够直接测量中子星磁场的

方法
[10]

。

X射线双星中，中子星通过吸积伴星物质而发射X射线(0.1 ∼ 100 keV)。系统在宁静态

的光度范围是1026 ∼ 1028 J · s−1，爆发态的光度能达到1031 J · s−1[11]

。在该系统的中子星表
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面附近，电子能量量子化至朗道能级，并经与光子的共振散射作用，在X射线能谱中呈现吸

收线特征：

Ecyc = ~
eB

mec
= 11.6B8 , (1)

其中，Ecyc是回旋吸收线能量(常用单位为千电子伏)，~是普朗克常数，e是电子电荷量，me

是电子质量，c 是光速，B 是磁场强度，B8 是以108 T 为单位的磁场强度。实际观测到的回

旋吸收线能量还受到中子星的引力场红移的影响：

En = nEcyc = (1 + z)En,obs , (2)

其中，En为n阶能量(n = 1, 2, 3, · · · )，En,obs为观测的回旋吸收线能量，z是引力红移。根

据回旋吸收线的发射位置，z为0.2 ∼ 0.3
[12]

。

1976年，Trümper等人
[13]

利用气球上搭载的X射线探测器，首次在Her X-1 的能谱

中发现了回旋吸收线现象。 1987年，日本发射了Ginga X射线卫星，并在15颗源中观测

到了回旋吸收线现象
[14]

。除此之外，RXTE
[15]

, BeppoSAX
[16]

, INTEGRAL
[17]

, Swift
[18]

,

Suzaku
[19]

等卫星也为回旋吸收线的观测研究作出了巨大贡献
[10]

。2012年，美国国家航空航

天局(NASA)发射了高能谱分辨率的X 射线卫星NuSTAR
[20]

，并观测到了一些新的回旋吸收

线源。近年来，中国发射了具有较宽的能段范围(1 ∼ 250 keV)的硬X射线调制卫星——慧

眼，为观测更多高能量(> 80 keV) 的回旋吸收线源提供了可能性
[21, 22]

。截至目前，X射

线双星中探测到的基态或基频回旋吸收线能量范围为10 ∼ 80 keV，对应的磁场强度范围

为107 ∼ 109 T
[11]

。

探测技术的进步使得人们在回旋吸收线的观测方面取得了很多新进展，例如，近年来人

们发现一些源的二阶谐频与基频回旋吸收线能量之比不是严格等于2；回旋吸收线形态具有

复杂性，且形态参数之间存在相关性；回旋吸收线能量与源的X射线光度间存在多重依赖关

系；回旋吸收线能量随着脉冲相位而发生变化；回旋吸收线存在长时标演化等
[11]

。理论上，

人们通常认为，X射线双星中，吸积物质沿磁力线到达中子星两极并形成吸积柱，而回旋吸

收线的发射因受到吸积柱高度、发射区磁场强度和吸积物质的物理性质等多种因素影响，其

观测参数之间可能呈现复杂的相关性
[23, 24]

。例如，理论上人们认为，吸积柱几何和辐射形

状依赖于吸积率或X 射线光度
[25]

。对于高X射线光度源，下落物质由辐射主导的激波制动，

因此，光子沿着垂直于吸积柱方向逃逸，并呈扇形的X 射线辐射形状
[26, 27]

。此时，随着光

度和吸积柱高度的增加，回旋吸收线形成区的磁场强度下降，观测到的回旋吸收线能量减

小
[28, 29]

。对于低X射线光度源，自由下落的物质在近中子星表面附近由库仑相互作用制动，

因此，光子沿着吸积柱方向逃逸，并呈铅笔形的X射线辐射形状
[26, 27]

。此时，随着光度和吸

积柱高度降低，回旋吸收线形成区的磁场强度增加，观测到的回旋吸收线能量增加。

第2章简述回旋吸收线的形成原理；第3章介绍回旋吸收线的最新观测进展及其理论解

释，包括谐频与基频回旋吸收线能量的比、回旋吸收线形状的复杂性及形态参数间的相关

性、回旋吸收线能量与光度的关系、回旋吸收线的脉冲相位解析谱及回旋吸收线的长时标演

化；第4章进行总结与展望。
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2 回旋吸收线的形成

在中子星的强磁场环境下，电子绕磁力线做回旋运动的拉莫半径rL和拉莫频率ωL分

别是：

rL =
mecv⊥
eB

, (3)

ωL =
eB

mec
, (4)

其中，v⊥是电子速度垂直于磁场的分量
[12]

。一般认为，当磁场达到临界值Bcrit = m2
ec

3/(e~) =
44 × 108 T，即电子的回旋能量与其静止能量相当(~ωL ≈ mec

2)时，电子动量在垂直于磁场

方向的分量P⊥需要进行相对论量子力学修正，得到量子化的朗道动量：

P⊥

mec
= n

B

Bcrit

. (5)

这时，电子的散射截面在不同朗道能级差处发生共振并加强(见图1)，同时，由于朗道

能级的热展宽作用，光子的能量在接近两个电子朗道能级的差值时，会因电子的能级跃迁作

用而被吸收，因此，X射线能谱具有吸收线特征：

En = mec
2

√
1 + 2nsin2θ · (B/Bcrit)− 1

sin2θ
× 1

1 + z
, (6)

其中，θ是光子入射方向与磁力线方向的夹角，z = 1/
√
1− 2GM∗/(R∗c2) − 1 是引力红移

量，G 是引力常数，M∗和R∗分别是中子星的质量和半径，n 是量子数，n = 1代表基频回旋

吸收线能量，n =2, 3, 4, · · · 分别代表2, 3, 4, · · ·阶谐频回旋吸收线能量。

注：实线、虚线和点线分别表示不同观测角µ下的结果。

图 1 电子跃迁时散射截面随静止能量变化图
[30]

回旋吸收线在X射线能谱中表现为叠加的n 阶吸收线特征。对能谱拟合时，人们常用幂

律函数加指数截断函数来描述X射线双星的连续谱，例如：

F (E) =
AE−α

1 + exp[(E − Ec)/Ef ]
, (7)
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其中，F是光子数流量；E是能量；α是谱光子指数(幂律指数)，其值通常为0.5 ∼ 2.0；Ec是

截断能量，其值通常为5 ∼ 30 keV；A是系数；Ef 是折叠能。以下是几种常用的能谱拟合

模型：(1)幂律函数加费米-狄拉克形式的指数截断函数模型(Fermi-Dirac cutoff, FDCO)
[31]

；

(2)负(和正)幂律函数加指数截断函数模型(negative and positive power laws with a common

exponential cutoff factor, NEPX)
[14]

；(3)改进的幂律函数加高能截断函数模型(modified

power law cutoff model, MPLCUT)
[32]

。在此基础之上，X射线双星的能谱还需叠加Fe的

发射线(能量范围为6 ∼ 8 keV)和回旋吸收线(能量范围为10 ∼ 80 keV)结构，其中回旋吸

收线轮廓常用高斯函数或洛伦兹函数来拟合。作为例子，图2展示了平均脉冲相位下4U

0115+634的X射线能谱中基频和五阶谐频回旋吸收线
[15, 33, 34]

。

图 2 4U 0115+634的X射线能谱
[15]

3 观测概论

观测上，人们常用以下函数拟合回旋吸收线：

CY CLABS(E;Ea, D,W ) = exp

[
− D(WE/Ea)

2

(E − Ea)2 +W 2

]
, (8)

其中，Ea, D和W分别是回旋吸收线的中心能量(简称能量)、深度和宽度
[14]

。此外，也可以

用高斯函数拟合回旋吸收线：

GABS(E;Ea, D,W ) = Dexp

[
−(E − Ea)

2

2W 2

]
. (9)
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截至目前，人们已在约40颗X射线双星中观测到了回旋吸收线现象，其中31 颗源的回

旋吸收线已被多颗卫星的观测数据确认。表1列出了这些源的名称、回旋吸收线能量、中子

星自旋周期、双星轨道周期和参考文献，其中回旋吸收线能量范围为10 ∼ 80 keV，中子星

自旋周期和双星轨道周期范围分别是2 ∼ 1 100 s和1 ∼ 170 d。

表 1 回旋吸收线源及能量等物理参数

源 能量/keV 参考文献 自旋周期/s 轨道周期/d 参考文献

Swift J1626.6-5156 10 [18] 15.35 — [18]

XMMU J05 10 [35] 61.23 80 [88]

KS 1947+300 12.5 [36] 18.7 40.4 [89, 90]

4U 0115+634 14, 24, 36, 48, 62 [34, 37–39] 3.61 24.309 [91]

IGR J17544-2619 17 [40] — 4.926 [92]

4U 1907+09 19, 40 [41, 42] 437 ∼ 440 8.38 [93]

4U 1538-52 22, 47 [43, 44] 528 ∼ 530 3.728 54 [94, 95]

IGR J18179-1621 22 [45, 46] 11.82 — [96]

IGR J18027-2016 23 [47] 139.612 4.469 [97]

2S 1553-542 23.5 [48] 9.278 8 30.6 [48]

Vela X-1 25, 50 [49–51] 283 8.96 [98]

V 0332+53 27, 51, 74 [52–54] 4.375 34.67 [99, 100]

SMC X-2 27 [55] 2.73 — [55]

Cep X-4 28, 45 [56, 57] 66.25 — [56]

4U 0352+309(Xper) 29 [58] 835 250 [101, 102]

IGR J16393-4643 29.3 [59] 904 — [59]

Cen X-3 30 [60, 61] 4.82 2.087 1 [103]

J 16493-4348 30 [62] 1093 6.782 [104]

RX J0520.5-6932 31.5 [63] 8.03 — [63]

RX J0440.9-4431(LS V+44 17) 32 [64] 202.5 — [105]

MXB 0656-072 33 [65, 66] 160 — [65]

IGR J19294+1816 35.5 [67] 12.44 117.2 [106, 107]

XTE J1946+274 36 [68] 15.8 169.2 [108, 109]

4U 1626-67 37 [69] 7.671 35 — [110]

GX 301-2 37 [19, 70, 71] 675 ∼ 700 41.492 [111, 112]

Her X-1 39, 73 [13, 72] 1.24 — [113]

MAXI J1409-619 44, 73, 128 [73] 500 — [114]

A 0535+26 45, 100 [74] 103 110.1 [115, 116]

GX 304-1 54 [75, 76] 272 132.5 [117, 118]

1A 1118-61 55, 112? [77] 405 ∼ 407 24 [119]

GRO J1008-57 76 [78] 93.6 135 [120, 121]

EXO 2030+375 11? [79, 80] 42 46.016 [122, 123]

GS 1843+009 20? [81] 29.5 — [124]

LMC X-4 21.4? [81] 13.5 1.4 [105]

2S 0114+650 22?, 44? [82] — — —

GX 1+4(4U 1728 −24) 34? [83] 228.508 — [125]
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(续表)

源 能量/keV 参考文献 自旋周期/s 轨道周期/d 参考文献

OAO 1657-415 36? [84] 38.2 10.448 [126, 127]

4U 1700-37 37? [85] — 3.411 581 [128]

4U 1909+07(X 1908+075) 44? [86] 605 4.4 [129, 130]

X 1822-371 0.7* [87] 0.59 — [131]

X 2259+586 4.2* [14] 7 — [132]

GRO J1744-28 4.7* [9] 0.467 11.833 7 [133, 134]

注：符号“—”表示“无”；符号“？”表示可能存在的源；符号“*”表示不太可能或质疑存在的源。

从表1可以看出，大多数源中仅观测到基频回旋吸收线，一些源中观测到了多阶谐频回

旋吸收线，如4U 0115+634
[135]

。近些年，随着空间X射线探测技术的发展，回旋吸收线观测

方面的研究取得了丰硕的成果。同时，观测方面的研究进展也促进了X射线双星吸积柱等理

论的发展
[16, 73, 136]

。

3.1 基频与谐频回旋吸收线能量的关系

人们通过观测发现，大部分源中仅探测到基频回旋吸收线，而一些源中则探测到了二

阶，甚至二阶以上谐频回旋吸收线，且基频回旋吸收线的轮廓通常比谐频回旋吸收线的轮廓

浅
[11]

。观测到二阶谐频回旋吸收线的源包括4U 1907+09
[137]

, 4U 1538-52
[44, 138]

, Vela X-1
[139]

,

Cep X-4
[57]

, Her X-1
[140–142]

和A 0535+262
[143, 144]

；观测到二阶以上回旋吸收线的源包括4U

0115+634 (五阶), V 0332+52 (三阶)和MAXI J1409-619 (三阶)，其中4U 0115+634 是唯一

一个观测到五阶谐频回旋吸收线的源(见图2)。根据式(2)，二阶谐频回旋吸收线能量与基频

回旋吸收线能量的比值理论上应为2。实际观测发现，对于一些源，该比值大于2；而对于另

一些源，该比值小于2。比值大于2被解释为多个回旋吸收线的叠加作用，例如Vela X-1 和A

0535+26
[139, 143]

；比值小于2被解释为相对论效应修正，例如4U 0115+634
[16]

。最近人们通过

对Cep X-4的观测发现，其二阶谐频回旋吸收线能量与基频回旋吸收线能量的比值约为1.7。

这一观测结果被解释为二阶谐频与基频回旋吸收线可能形成于不同高度，或者该系统具有

较大的观测角
[57]

。

3.2 形态复杂性

人们曾根据一些模型预言，回旋吸收线可能存在复杂的形状，如基频回旋吸收线可能存

在翼型(wing)形状
[29, 30, 145]

。2010年，RXTE卫星通过对V 0332+53的观测，发现其回旋吸收

线的形状偏离了高斯函数或洛伦兹函数形状
[52]

。Doroshenko等人
[146]

在2017 年用NuSTAR卫

星对该源进行重新观测，却并没有观测到这一现象。他们还指出，回旋吸收线形状的复杂

性可能源于X 射线能谱拟合模型的不确定性。除了V 0332+53外，NuSTAR还观测到Cep

X-4具有复杂的回旋吸收线形状
[147]

。2017年，Maitra等人
[148]

用Suzaku观测发现，低光度

源Xper能谱中存在非高斯形状的回旋吸收线。一般来讲，复杂的回旋吸收线形状往往在低

光度源中被观测到
[11]

。Mukherjee和Bhattacharya
[149]

认为，低光度源中观测到的复杂回旋

吸收线形状，可能源于吸积柱局部不稳定性导致的偶极磁场扭曲；而Mushtukov等人
[150]

则

认为，这种现象可能源于光度变化引起的开普勒增益作用。
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3.3 形态参数的相关性

回旋吸收线的形态往往反映了其形成区的物理环境。人们研究并发现，回旋吸收线形态

参数之间存在以下相关性：(1)回旋吸收线能量与X射线能谱截断能量的关系；(2)回旋吸收

线宽度与其能量的关系；(3)回旋吸收线分数宽度(即回旋吸收线宽度与其能量之比)与其深

度的关系。表2 列出了近几年测量得到的已知源的连续谱参数和回旋吸收线形态参数，包括

连续谱幂律指数、截断能量，以及回旋吸收线的中心能量、宽度和深度。

表 2 回旋吸收线形态参数

源 幂律指数 截断能量/keV
回旋吸收线形态参数

参考文献
中心能量/keV 宽度/keV 深度/keV

Her X-1 0.93+0.01
−0.02 22+1.4

−0.8 40.4+0.8
−0.3 6.4+1.1

−0.4 0.76+0.10
−0.08 [32]

4U 0115+634 0.26+0.10
−0.02 10.0+0.5

−0.4 16.4+0.4
−0.1 3.6+0.5

−1.0 0.78+0.07
−0.22 [32]

Cen X-3 1.24+0.01
−0.02 21.3+0.2

−0.4 30.4+0.3
−0.4 7.1+0.2

−0.2 1.08+0.02
−0.02 [32]

4U 1626-67 0.88+0.05
−0.05 6.8+0.3

−0.3 39.3+0.6
−1.1 6.6+0.6

−0.7 2.1+0.2
−0.2 [32]

XTE J1946+274 1.14+0.02
−0.03 22.0+0.8

−0.9 34.9+1.9
−0.8 4.8+3.2

−1.6 0.2+0.1
−0.1 [32]

Vela X-1 0.00+0.09
−0.01 17.9+0.3

−0.4 24.4+0.5
−1.1 0.9+0.9

−0.8 0.16+1.13
−0.07 [32]

4U 1907+09 1.236+0.007
−0.012 13.5+0.2

−0.2 18.3+0.4
−0.4 1.6+0.2

−0.2 0.26+0.04
−0.04 [32]

4U 1538-52 1.161+0.003
−0.014 13.57+0.04

−0.05 20.66+0.05
−0.06 2.15+0.04

−0.04 0.5+0.01
−0.01 [32]

GX 301-2 −0.02+0.04
−0.04 17.3+0.1

−0.2 42.4+3.8
−2.5 8.0+1.8

−2.6 0.5+0.3
−0.2 [32]

4U 0352+309 1.82+0.02
−0.02 57+12

−17 28.6+1.5
−1.7 9.0+1.3

−1.3 0.66+0.12
−0.12 [32]

2S 1553-542 0.530.060.06 5.59+0.17
−0.17 23.46+0.35

−0.35 10.8+1
−1 0.6+0.05

−0.05 [48]

GX 304-1 1.25+0.02
−0.02 27.7+0.9

−1.1 54.5+1.1
−0.9 9.8+2.9

−2.2 0.75+0.13
−0.09 [75]

IGR J17544-2619 3.0+0.4 4.04+0.02
−0.05 16.8+0.3

−0.3 2.6+0.6
−0.3 0.49+0.06

−0.04 [40]

IGR J18027-2016 — 12.93+0.25
−0.25 23.2+1.0

−1.0 5.35+1.13
−0.75 0.16+0.07

−0.04 [47]

MXB 0656-072 0.89+0.07
−0.05 15.5+0.2

−0.2 32.8+0.5
−0.4 11.8+1.0

−1.1 0.38+0.02
−0.02 [65]

RX J0440.9+4431 0.75+0.05
−0.05 18.4+1.1

−1.1 31.9+1.3
−1.3 6 0.37+0.06

−0.06 [64]

Swift J1626.6-5156 1.11+0.04
−0.05 10.46+0.33

−0.34 10.23+0.09
−0.09 0.99+0.17

−0.17 0.097+0.025
−0.021 [18]

XMMU J05 0.2+0.1
−0.1 12+1

−1 9.0+0.4
−0.4 2.1+0.7

−0.6 0.17+0.03
−0.03 [35]

KS 1947+300 0.982+0.022
−0.015 24.2+0.6

−0.5 12.2+0.5
−0.7 2.5+1.3

−0.6 0.16+0.15
−0.05 [36]

V 0332+53 0.12+0.008
−0.008 9.21+0.04

−0.04 25.92+0.07
−0.08 5.44+0.08

−0.06 1.91+0.02
−0.02 [151]

GRO J1744-28 1.26+0.07
−0.07 18.4+0.01

−0.01 4.3+0.02
−0.02 1.2+0.3

−0.3 0.12+0.04
−0.04 [152]

IGR J16393-4643 1.8+0.6
−0.4 5.0+0.6

−0.4 29.3+1.1
−1.3 4+5

−2 0.4+0.1
−0.1 [59]

IGR J16493-4348 0.4+0.4
−0.2 19+6

−2 32+4
−4 — 0.6+0.2

−0.2 [62]

RX J0520.5-6932 0.87+0.04
−0.04 10+2

−2 31.3+0.8
−0.7 5.9+0.7

−0.6 0.6+0.08
−0.07 [63]

A 0535+26 1.62+0.44
−0.31 — 45.5+1.3

−1.3 10.9+4.2
−2.9 1.8+0.4

−0.3 [74]

1A 1118-61 0.73+0.05
−0.06 16.5+2.5

−2.9 55.1+1.6
−1.5 10.4+1.1

−1.0 0.8+0.1
−0.1 [77]

GRO J1008-57 0.29+0.03
−0.02 — 78+3

−2 11+6
−4 0.81+0.15

−0.13 [153]

注：符号“—”表示“无”。由于源MAXI J1409-619, SMC X-2, Cep X-4, IGR J18179-1621的回旋吸收线

拟合方法与其他源不一样，故没有采用。
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早在Ginga卫星时代，人们通过观测发现，回旋吸收线能量与X 射线能谱的截断能量存

在正相关关系
[14]

。这一关系在RXTE 时代又被进一步证实
[32]

。图3显示了这一关系，其中，

回旋吸收线能量在35 keV以下时相关性比较明显，而在高能段相关性并不很明显。4U 1626-

67的结果偏离了该相关性，这可能是由于其回旋吸收线能量在不同脉冲相位中变化较大，导

致其脉冲相位平均谱的回旋吸收线能量的测量不准确
[15]

。GX 301-2和MXB 0656-072的结果

也偏离该相关性。有人认为，这两颗源中观测到的回旋吸收线(Ecyc ≈ 50 keV)可能是二阶谐

频回旋吸收线，而其基频回旋吸收线能量约为25 keV。这样，该基频回旋吸收线能量就符合

与X射线能谱截断能量的相关性。也有人认为，这两颗源可能与4U 1626-67相似，其回旋吸

收线能量在不同脉冲相位中变化较大，干扰了其脉冲相位平均谱的回旋吸收线能量的测量。

值得注意的是，该相关性反映了X射线能谱中特征能量之间的关系，表明连续谱的截断能量

很有可能是一种磁效应，而不仅仅由堆积的吸积物质的温度所决定
[15]

。

图 3 回旋吸收线能量与连续谱截断能量的关系

根据回旋吸收线角度依赖性模型，若回旋吸收线宽度Γcyc 由电子温度kTe 决定，则有：

Γcyc ≈ Ecyc

(
8kTe ln 2

mec2

)1/2

| cosϕ| , (10)

其中ϕ为观测方向与电子运动方向的夹角
[154]

。式(10)预言了回旋吸收线能量与宽度之间存在

相关性，且该理论与观测结果基本一致(见图4)。实际观测还发现，由不同源推测的电子温

度和观测角没有显著差别。更有趣的是，由于很多回旋吸收线源是高磁倾角系统，观测角的

约束间接说明了这些源的磁轴与自转轴几乎对齐。对此现象的一种解释是，这些源诞生时就

是这样；另一种解释是，吸积过程可能使得这些源的磁轴与自旋轴趋于一致。

有限温度下的磁场散射截面模型和蒙特卡罗模型等理论预言，越窄的回旋吸收线应该

越深
[155]

。但实际观测发现，回旋吸收线分数宽度与其深度存在正相关，即越宽的回旋吸收

线往往深度越深(见图5)。
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图 4 回旋吸收线能量与回旋吸收线宽度的关系 图 5 回旋吸收线分数宽度与其深度的关系

3.4 回旋吸收线能量的光度依赖性

早在1976年，Basko和Sunyaev
[26]

以爱丁顿光度LEdd 为临界光度，把X射线双星分为高

光度源和低光度源，并预言在不同吸积率下，中子星X射线双星可能存在两种不同的吸积模

式：对于高光度源，吸积柱中的下落物质受辐射主导的激波作用而制动，这时光子将沿垂直

于吸积柱的方向逃逸，并形成扇形辐射图案；对于低光度源，吸积柱中的物质自由下落到中

子星表面，并受流体动力学激波作用而制动，这时光子将沿平行于吸积柱的方向逃逸，并

形成铅笔形辐射图案。随后，以下多种方法被用来模拟回旋吸收线的形成：(1)蒙特卡罗方

法
[156]

；(2) Feautrier方法
[154]

；(3)数值分析方法
[157]

。

注：蓝色点和红色点分别代表正相关和反相关

的源。

图 6 回旋吸收线能量与X射线光度的关系
[9]

根据该理论预言，对于高光度源，随着

吸积率的增加，物质的堆积会使得吸积柱高

度增加，从而使回旋吸收线辐射区逐渐进入

低磁场区。这说明吸积率与辐射区磁场强度

可能存在反相关。通过对V 0332+53
[151]

, 4U

0115+634
[158]

, SMC X-2
[55]

等回旋吸收线源的

几天到几个月的观测，发现其X 射线光度与

回旋吸收线能量间存在明显的反相关，从而

验证了该理论的预言(见图6)。对于低光度

源，通过RXTE在1996—2005年对Her X-1的

观测，发现其X射线光度与吸收线能量呈正

相关
[140]

。类似的源还有GX 304-1
[159]

和Swift

J1626.6-5156
[18]

。该现象被解释为，吸积率

的增加使得回旋吸收线形成区的高度降低，

磁场强度增大，从而导致X射线光度与回旋吸收线能量呈正相关。这一结果也验证了理论对

不同吸积模式的预言。

2012年，Becker等人
[27]

在Basko和Sunyaey的理论基础上，考虑光子散射截面和吸积流

几何结构等影响，对临界光度进行了相应修正：
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Lcrit = 1.49× 1030ω−28/15

(
Λ

0.1

)−7/5 (
M∗

1.4M⊙

)29/30 (
R∗

104

)1/10 (
B∗

108

)16/15

, (11)

其中，Lcrit是临界光度，B∗为中子星的表面磁场强度。ω与平行于磁场方向传播的光子的平

均能量Ẽ有关，Ẽ = ωkTeff，Teff为冲击后辐射区域的有效温度。Λ为参数，Λ < 1代表盘吸

积，Λ = 1 代表星风吸积
[160–162]

。对于低光度情况，即L < Lcoul < Lcrit 或Lcoul < L < Lcrit

(L为光度，Lcoul 为最小光度)时，下落物质受库仑相互作用而制动，并形成铅笔形辐射图

案，回旋吸收线形成区高度与光度之间呈反相关，如图7 a)和b)所示。

注：a) 亚临界光度：LX < Lcoul < Lcrit，铅笔束辐射形状；b) 亚临界光度：LX . Lcoul < Lcrit，铅笔束

辐射形状；c) 亚临界光度：Lcoul < LX . Lcrit，中间束辐射形状；d) 超临界光度：LX & Lcrit，扇形辐射形

状
[27]
。图中，hg是气流激波的特征高度，hc是亚临界发射区的特征高度，hs 是超临界发射区的特征高度，H是

以辐射为主的激波的特征高度。

图 7 吸积柱几何结构和辐射形状示意图

hs = 1.48× 103
(

Λ

0.1

)−1 (
τ∗
20

)(
M∗

1.4M⊙

)19/14 (
R∗

104

)1/14 (
B∗

108

)−4/7 (
LX

1030

)−5/7

, (12)
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其中，hs是超临界发射区的特征高度，τ∗为汤姆孙光深(Thomson optical depth)，LX 是X

射线光度。对于高光度情况，即Lcoul < L . Lcrit 或L & Lcrit，下落物质受辐射激波作用而

制动，形成扇形辐射图案，回旋吸收线形成区高度hs与光度之间呈正相关，如图7 c) 和d)

所示。

hs = 2.28× 10

(
ξ

0.01

)(
M∗

1.4M⊙

)−1 (
R∗

104

)(
LX

1030

)
, (13)

其中ξ为物质下落的有效速度与其流速的比值。

人们通过近几年的观测发现，一些源的回旋吸收线能量与X 射线光度呈不相关(如A

0535+26
[17, 74, 163]

)，但在这些源的某些相位中，回旋吸收线能量与X 射线光度呈正相关。有

人认为，该现象说明回旋吸收线形成区的高度可能与吸积率无关，但也有人认为，回旋吸收

线能量在不同相位中变化较大，这可能导致其能量与X射线光度的相关性不明显
[144]

。

3.5 作为几何追踪器的脉冲相位解析谱

由于中子星的自转，观测者在一个脉冲周期内可观测中子星表面或吸积柱的不同区域，

而回旋吸收线的形成依赖于辐射区的几何、磁场结构，以及不同发射区等离子体的温度、

光深等
[11]

，因此回旋吸收线的观测性质在中子星处于不同脉冲相位时会发生变化。对该问

题的研究需要借助于回旋吸收线的脉冲相位解析谱。目前，人们已对Her X-1
[136, 164, 165]

, 4U

1538-52
[138]

, 4U 0115+634
[137]

, Vela X-1
[49, 50, 139, 166]

, Cen X-3
[167]

, GX 301-2
[19]

, 1A 1118-

61
[168, 169]

, A 0535+26, 4U 1907+09, XTE J1946+274
[166]

, 4U 1626-67
[170]

和GX 304-1
[55]

等源

进行相关研究。

Maitra和Paul
[171]

利用Suzaku数据对一些较亮的回旋吸收线源进行观测，并分析了回旋

吸收线参数随脉冲相位的变化。首先，他们发现不同源的回旋吸收线能量会随脉冲相位而变

化，变化率为10% ∼ 30% (见表3)；其次，他们分析发现，Vela X-1的二阶谐频回旋吸收线

能量与基频回旋吸收线能量的比值也会随着脉冲相位而变化(见图8)，这说明基频和谐频回

旋吸收线的形成区会随着观测角或吸积柱的变化而变化
[166]

；最后，他们发现4U 1907+09在

两个不同光度下，回旋吸收线参数随着脉冲相位有着相似的变化，这说明在该光度范围，回

旋吸收线形成区具有相似的发射高度和几何结构。理论上，人们一般认为回旋吸收线参数

与脉冲相位的依赖性可能与观测角、发射区高度、极冠区大小、磁场结构，以及辐射束形

状(扇形或铅笔形)等有关。

表 3 回旋吸收线能量随脉冲相位的变化
[172]

源 回旋吸收线能量/keV 回旋吸收线能量的变化/(%)

4U 1907+09 18 19

Vela X-1 24, 50 27

4U 1626-67 35 12

GX 301-2 36 13

XTE J1946+274 38 36

A 0535+26 43 14

1A 1118-61 47 30
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注：a)上面两幅图分别表示X射线图像分光计脉冲相位(XIS-PP)在低能段0 ∼ 10 keV和PIN 二极管脉冲相

位(PIN-PP) 在高能段10 ∼ 70 keV的脉冲轮廓。

图 8 a) Vela X-1回旋吸收线的脉冲相位解析谱；b)不同相位处二阶谐频与基频回旋吸收线能量之比
[166]
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3.6 回旋吸收线能量附近的脉冲轮廓变化

人们通过观测发现，一些源的回旋吸收线能量附近的脉冲轮廓发生了显著变化(见图9)，

这可能是因为电子散射截面在该能量处明显增强，导致脉冲辐射束图案发生变化
[39, 151, 173]

。

对4U 0115+634的观测结果表明，基频和谐频回旋吸收线能量附近的脉冲轮廓均发生了显著

的变化
[39]

。对V 0332+53的观测结果表明，回旋吸收线能量附近脉冲轮廓呈现不对称的单峰

结构，而在其他能段的脉冲轮廓呈现双峰结构
[151]

。

注：a)—c)分别为回旋吸收线能量在49 keV, 36 keV和35 keV时的图像。红色线为回旋吸收线能量附近的脉冲

轮廓，绿色线为其他能段的脉冲轮廓。

图 9 1A 1118-61, GX 301-2和Her X-1的平均脉冲轮廓
[166]

Tsygankov等人
[151]

利用INTEGRAL的观测数据，研究了多个源的脉冲轮廓对X射线能

量的依赖性，发现这些源的脉冲轮廓均在回旋吸收线能量附近明显增大。Maitra和Paul
[171]

对GX

301-2, 1A 1118-61, Her X-1, XTE J1946+274, A 0535+26, Cen X-3, 4U 1907+09 Vela,

X-1 和4U 1626-67等一系列源做了相似的研究，发现除了源4U 1907+09, Vela X-1和4U

1626-67外，其他源在基频回旋吸收线能量附近的脉冲轮廓均发生显著变化
[11]

。理论上，

Schönherr等人
[174]

利用数值分析方法，研究了回旋吸收线能量附近脉冲轮廓的显著变化，认

为该现象可能源于电子的回旋共振散射导致的X射线光子角度的重新分布，且该现象可能受

到回旋吸收线形成区吸积柱几何的影响。

3.7 长时标演化

人们通过观测发现，一些源的回旋吸收线能量存在长时标演化
[11]

。Staubert等人
[141]

和Soong等人
[164]

分析了1996—2012年对Her X-1的观测数据，发现其平均脉冲相位谱的

回旋吸收线能量呈下降趋势，其中在2006年之前表现为缓慢衰减，在2006年之后表现

为突然衰减(见图10)。这一结果被2015年对NuSTAR的观测所证实
[142]

，并被认为该现

象可能源于回旋吸收线形成区的几何位置变化，或源于持续吸积过程导致的极冠处

磁场结构的变化。Hemphill等人
[175]

分析了RXTE卫星在1996—2004 年，以及Suzaku卫星

在2012年对源4U 1538-52 的观测数据，发现其平均脉冲相位谱的回旋吸收线能量增加

了5%。Mukherjee和Bhattacharya
[149]

认为，这一现象可能源于吸积柱磁场结构的变化。
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Cusumano等人
[176]

通过观测发现，在2015年源V 0332+53爆发期间，其回旋吸收线能量突然

下降，而在爆发之后，该源的回旋吸收线能量又恢复到爆发之前的大小。他们认为，这一现

象可能是由发射区几何结构变化引起的，而非中子星磁场的衰减导致的
[146]

。

注：Suzaku 2005, RXTE 2009, INTEGRAL 2005等分别为在相应年份各卫星的观测数据。

图 10 Her X-1回旋吸收线能量的长时标演化
[177]

4 总结与展望

回旋吸收线被发现已将近40年。随着空间X 射线探测技术的提高，回旋吸收线的观测

现象越来越丰富
[11]

。同时，对回旋吸收线观测的进步也促进了中子星磁场结构、吸积环境、

回旋吸收线发射机制等理论的进一步完善，其中，通过对谐频与基频回旋吸收线能量的比值

的观测，揭示了发射区的局部物理环境；对复杂的回旋吸收线形态的观测为探究局部磁场畸

变和不稳定性提供了线索；对回旋吸收线形态参数间相关性的观测，为研究回旋吸收线形成

区等离子体温度、光学深度、辐射束形状和吸积几何提供了帮助；对回旋吸收线能量与光度

的关系的观测，为研究吸积柱几何随吸积率变化开辟了一个新的方向；对回旋吸收线的脉冲

相位解析谱的观测，有助于分析不同观测角下回旋吸收线形成区高度、几何结构、磁场分布

等环境因素；对回旋吸收线能量的长期演化的观测，为探究吸积中子星磁场的长期演化提供

了直接证据。

未来，回旋吸收线仍是一类热门的研究课题。首先，NuSTAR卫星等高能谱分辨率X射

线卫星的研制发射，有助于进一步验证回旋吸收线参数间的依赖关系，同时也有助于深入
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探测中子星的磁场结构和吸积环境等。其次，近几年在GRO J1008-57中观测到，其最大基

频回旋吸收线的能量约为76 keV，所对应的磁场强度约为6 × 108 T，接近于磁星磁场的下

限
[178]

。该源的发现，直接证明了强磁场中子星的存在，同时也为研究吸积磁星与极亮X射

线源(ultra luminous X-ray sources)之间的关系提供了观测证据。此外，对GRO J1008-57的

观测结果，还激励观测者进一步搜寻高能量回旋吸收线。例如，近年来中国发射的慧眼卫

星，因其具有较宽的X射线能量观测范围(1 ∼ 250 keV)，为发现更多高能量(高于80 keV)的

回旋吸收线源和强磁场中子星(不小于109 T)提供了观测上的可能性
[21, 22]

。最后，回旋吸收

线方法是直接测量中子星磁场的唯一方法，对于射电脉冲星，人们常利用偶极辐射假设估计

中子星磁场。对比这两种方法得到的磁场结果，可以间接佐证射电脉冲星的偶极辐射模型。

由于回旋吸收线源中子星的自旋周期大多较长，因此，需要对长周期射电脉冲星进行精细观

测。目前，中国正在运行的FAST射电望远镜具有极高的射电灵敏度，能够观测长周期脉冲

星，从而帮助验证射电脉冲星的偶极辐射模型，分析中子星磁场结构
[179]

。
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Investigation Progress of the Cyclotron Resonance

Scattering Features in X-ray Binaries

YE Chang-qing1,2, WANG De-hua1,2, ZHANG Cheng-min3,4, WU Qing-dong1,2

(1. School of Physics and Electronic Science, Guizhou Normal University, Guiyang 550025, China; 2.

Key Laboratory of Radio Astronomy Data Processing in Guizhou Province, Guizhou Normal University,

Guiyang 550025, China; 3. National Astronomical Observatories, Chinese Academy of Sciences, Beijing

100101, China; 4. University of Chinese Academy of Sciences, Beijing 101400, China)

Abstract: The cyclotron resonance scattering features (CRSFs) in X-ray binaries are tool-

s to directly measure the magnetic field of the neutron stars. CRSFs are the multi-order

absorbtion features in the X-ray spectra, and more than 30 sources have been detected.

The energy range is 10 ∼ 80 keV, corresponding to the magnetic field strength range of

107 ∼ 109 T. In the past years, the progress of the X-ray detection ability has greatly im-

proved observations and theory of the CRSFs, with the findings including the ratio between

the energy of the harmonic and fundamental, the complexity of the cyclotron line shapes,

the corrections between the morphological parameters, the correlations between the energy

and the X-ray luminosity, the pulse phase resolved spectroscopy and the long term secular

evolution of the energy. In the future, the CRSFs will make a contribution to the inves-

tigations such as the detection of the high magnetic field, the probe of the magnetic field

structure of the neutron star and accretion column physics, and so on.

Key words: X-ray binary; neutron star; magnetic field; cyclotron absorption line
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