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来自大质量恒星和伽玛射线暴的中微子

摘 要

与电子、光子和夸克一样，中微子是物理世界中的一类基本粒子，这些基本粒子及

其之间的相互作用共同编制了我们这个神奇的世界。中微子独特的性质使它显著有别于

其它粒子，并赋予其在基本粒子世界中十分特殊的地位。同样作为费米子，中微子与电

子之间的根本区别在于中微子呈电中性，仅参与弱相互作用和十分微弱的引力相互作

用。由于中微子与物质间相互作用十分微弱，中微子很难在实验上被捕捉到。中微子存

在三种不同的味道，且不同味道间的中微子可以相互转换；实验上三种味道中微子间振

荡现象的确立表明了中微子的质量很小但非零，并为超出标准模型的新物理提供第一个

最直接的证据。

除了与粒子物理学的发展紧密联系外，中微子也常常在天文学和宇宙学中扮演十分

重要的角色。在宇宙大爆炸和膨胀过程中、恒星形成和演化以及超新星爆炸和伽玛射线

暴等各类天体活动中，不同能量的中微子均可以被大量产生。一方面，这些中微子直接

影响宇宙的演化并参与各类天体过程。另一方面，人们通过观察这些中微子信号不仅可

以更好的研究宇宙学和各天体物理过程的内在机制，而且能够进一步了解中微子自身的

性质。太阳中微子和超新星 1987a中微子的发现开启了中微子天文学研究的序幕。人们
通过对太阳中微子的探测，确定了中微子振荡现象的存在。不仅如此，随着实验精度的

提升，太阳中微子俨然已成为了人们探究太阳内部结构十分重要的探针。

与太阳一样，大质量恒星也可通过各种弱相互作用过程产生中微子。与太阳不同的

是，大质量恒星的核心可达到更高的温度（∼ 109−10 K）和密度（∼ 106−9 g/cm3），使

得大量正负电子对和热光子被产生。在这样的环境中，这些基本粒子可通过不同的热过

程（主要包括正负电子对湮灭、等离子体衰变、光致过程以及电子－原子核轫致辐射过

程等）产生大量的中微子。由于这些热过程的反应速率随着温度和密度的增大而迅速增

大，大质量恒星在演化过程中释放的中微子流量远高于太阳中通过 pp聚合过程产生的

中微子。尤其是在大质量恒星演化的晚期，热过程中微子流量将十分可观；当它们距离

地球足够近时，我们有可能探测到这些中微子信号。在本论文的第二章中，我们将首次

详细计算和比较在不同的温度和密度条件下四种主要热过程中所产生的中微子的流量

和能谱；紧接着，我们基于这些计算结果和大质量恒星演化数据，研究利用地面中微子

探测器探测来自大质量恒星中微子的可能性。我们的计算结果表明，当大质量恒星处于
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核心 C燃烧阶段或之后，正负电子对湮灭过程对 ν̄e 信号的贡献总是超过 99%。对于一
个距离地球 200 pc且质量为 20M⊙的恒星而言，在它发生超新星爆炸的前几天时间内，

江门中微子探测器可以探测到越 800（中微子正常质量顺序）或约 200（中微子反转质
量顺序）个 ν̄e 事例。利用这些恒星中微子信号，我们能够检验恒星演化模型和相关的

基础物理，确定中微子的质量排序，同时也可能对超新星爆炸作提前的预警。

太阳中微子、大质量恒星中微子和超新星中微子的能量主要集中于 0.1–100 MeV，
它们是中微子天文学研究的重要对象。除了 MeV能区的中微子外，许多天体过程也能
产生能量为 TeV–PeV的高能中微子。尤其是近几年来，随着位于南极的 IceCube实验捕
捉到越来越多的高能中微子事例，研究它们的起源和与之相关的天体物理过程也成为了

备受人们关注的研究课题。超新星爆炸和伽玛射线暴是宇宙中最剧烈的天体物理过程，

它们也被认为是十分重要的高能中微子源。一般认为，伽玛射线暴与相对论性喷注现象

息息相关；另一方面，相对论性喷注也可能伴随着塌缩型超新星爆炸产生。在这些天体

环境中，喷注可以通过不同的方式产生各类激波，而激波又可通过费米机制将带电粒子

加速到很高能量。被加速的高能质子与恒星物质或电磁辐射相碰撞，可以产生大量的高

能 π±和 K±介子，这些带电介子衰变后即可产生相应的高能中微子。在本论文的第三

章中，我们将介绍塌缩型超新星和伽玛射线暴及相关的喷注和激波现象，并着重讨论其

中高能中微子的产生情况等。

由于高能中微子的产生机制十分类似，研究不同天体源中高能中微子的特性对于我

们确定 IceCube中微子事例的起源具有十分重要的意义。在塌缩型超新星和伽玛射线暴
中，喷注的产生常常与吸积盘系统相关。由于吸积盘中物质温度和密度较高，大量能量

约为 10 MeV的中微子被产生并从吸积盘表面发射而出。在合适的条件下，这些低能中
微子可能与喷注或激波产生的高能中微子相遇并参与 νν̄ 湮灭反应。在本论文的第四章

中，我们将系统研究吸积盘中微子对高能中微子的影响。研究表明，在选定合适的吸积

盘中微子有效温度和亮度等参数时，塌缩型超新星或伽玛射线暴中产生的高能中微子

的能谱显著软化，能谱指数的改变可能达到 0.4-0.5，该结果可能很好的解释 IceCube的
实验结果。依赖于不同的吸积盘中微子振荡模式，高能中微子的味道组分也被显著的影

响。不仅如此，味道组分的改变与能谱改变存在一一对应的关系。随着 IceCube累积越
来越多的更多中微子事例，上述这些效应可能得到很好的检验，并对甄别吸积盘系统和

寻找 IceCube高能中微子的起源产生积极的影响。

关于中微子的研究正方兴未艾，2015年的诺贝尔物理学奖正是授予加拿大的实验
学家 McDonald和日本的实验学家 Kataji，以表彰他们分别所领导的 SNO和 SuperK实
验团队在发现中微子振荡现象方面所作出的贡献。各类大型中微子探测器，如 JUNO、
HyperK等即将建成，它们除了直接研究中微子的基本性质外，同时也为研究来自天空
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的中微子提供了无限的可能。与此同时，随着越来越多的高能中微子事例被 IceCube实
验探测到，高能中微子天文学的研究也必将在不久的将来取得显著的进展。谨怀着无比

的期待，让我们随着本论文的展开走进中微子天文学这一美妙的领域。

关键词：中微子 大质量恒星 超新星 伽玛射线暴
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Neutrinos from Massive Stars and Gamma-Ray Bursts

ABSTRACT
Neutrino is another kind of elementary particle, just like electron, photon and quark. All

these particles, along with their interactions between have shaped this colorful world. With a
unique property, neutrino is distinctive from other particles and play a special in the fundamental
world. As a fermion, neutrinos are neutral particles and only participate in weak and gravita-
tional interactions, making them radically different from electrons. Since neutrinos interact very
weakly with ordinary matter, they are hard to catch in experiments. There are three flavors of
neutrinos, and each flavor can transform into one another. The experimentally establishment of
neutrino oscillation within three flavors indicates that neutrinos have none-zero masses, which
provides the first clue for the existence of physics beyond the standard model (BSM).

Besides being tightly linked to the development of particle physics, neutrino also plays an
important role in astronomy and cosmology. Neutrinos with different energies can be produced
in great numbers at the time of Big Bang, during the expansion of the universe, and from the
evolution of stars and many violent astrophysical processes such as core-collapse supernova
(CCSN) explosions and Gamma-Ray Bursts (GRBs), etc. On one hand, neutrinos help to deter-
mine the evolution of universe and affect the relevant astrophysical processes in a straightforward
way. On the other hand, by detecting these neutrino signals, we can not only better study cos-
mology and understand the mechanisms of different astrophysical processes, but also study the
properties of neutrino itself. The detection of solar neutrinos and neutrinos from SN1987a open
a brand new era for neutrino astronomy. The detection of solar neutrinos help to confirm the
existence of neutrino oscillation. What’s more, the solar neutrinos, which are precisely detected
nowadays, have become one of the most important probes for the solar interior.

Same as solar neutrinos, neutrinos can also be made inside massive stars through various
weak processes. Stellar core in massive stars can reach high temperature (∼ 109−10 K) and
high densities (∼ 106−9 g/cm3), and lots of e± pairs and photons exist. In these high temper-
ature and density conditions, neutrinos can be produced in staggering numbers through many
thermal processes, including e± pair annihilation, plasmon decay, photo-neutrino emission and
electron-nucleus bremsstrahlung, etc. Since the rates of thermal processes grow rapidly with
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temperature and density, the corresponding thermal neutrino emissions from massive stars can
be much more intense than that of solar neutrinos from pp fusions. Especially at the very late
stages, neutrino flux from massive stars will be sizable and we are able to detect these signals
if the star is close enough to the Earth. In Chapter 2, we will for the first time calculate and
compare the energy-differential rates of neutrino emission in different thermal processes at a
wide range of temperature and density; and then based on these rates and profile of massive
stars, we discuss the possibilities of detecting these signals using terrestrial neutrino detectors.
Our calculations show that during and after the C burning in the center of massive stars, e± pair
annihilation always contributes over 99% of the pre-supernova neutrino signals. For a 20 M⊙

star located 200 pc away from the Earth, about 800 (for NH case) and about 200 (for IH case) ν̄e
events are expected at JUNO. These signals can act as a probe of stellar model and relevant fun-
damental physics, can be used to determine neutrino mass order, and meanwhile, can provide a
pre-warning of supernova explosion.

The studies of solar neutrinos and neutrinos from massive stars and SN explosions, with
typical energies of 0.1–100 MeV are one of the main subjects in neutrino astronomy. Apart from
these MeV scale neutrinos, TeV–PeV neutrinos can also be produced in many astrophysical
objects. Especially in recent few years, as more and more high energy (HE) neutrino events
have been observed by the IceCube telescope located at the South pole, to understand the origin
and to study the relevant astrophysical processes have become hot topics of growing concern
today. SN explosions and GRBs are the most violent astrophysical processes in the universe,
and are considered as promising sources for HE neutrinos. Generally relativistic jets are thought
to power GRBs, and may also occur during the explosions of CCSNe. In these astrophysical
environment, jets can create collisionless shocks, which are able to accelerate charged particles
to very high energies via the Fermi mechanism. These accelerated protons can collide with
stellar matter or electromagnetic radiations, and produce π± and K± which then decay to HE
neutrinos. We will discuss these issues in more details in Chapter 3, and focus on the production
of HE neutrinos in CCSNe and GRBs.

Since HE neutrinos are produced by similar mechanisms, studying the characteristics of
HE neutrinos from different astrophysical sources will be of great importance for us to pin
down the origin of IceCube events. Jets always emerge along with accretion disks (ADs) in
CCSNs and GRBs. With high temperatures and high densities, large amounts of neutrinos with
Eν ∼ 10 MeV are produced in ADs and emitted. Under proper conditions, these AD neutrinos
may meet with the HE neutrinos produced in jets/shocks and annihilate them. In Chapter 4, we
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will investigate the effects of AD neutrinos on HE neutrinos. Our studies show that with proper
parameters for AD neutrinos, such as effective temperature and luminosity, the spectrum of HE
neutrinos emerging from CCSNe/GRBs can be softened with an index change up to 0.4–0.5,
which indeed agrees well the IceCube observations. Depending on different oscillation scenar-
ios for AD neutrinos, the flavor content of HE neutrinos are also evidently affected. What’s
more, there is an one-to-one correspondence between spectral change and flavor change. With
more and more HE neutrino events accumulated at IceCube, the signatures above could be well
tested, and could be of great significance for probing ADs as well as for understanding the origin
of HE neutrinos at IceCube.

Neutrino studies now are in the ascendant. The Nobel Prize in physics 2015 was rewarded
to experimentalists Takaaki Kajita and Arthur B. McDonald, for their contributions in leading
the experiments SuperK and SNO to confirm the existence of neutrino oscillation. The next-
generation large neutrino detectors, such as JUNO and HyperK are now under construction.
They are powerful machines to explore neutrino properties, and meanwhile provide perfect op-
portunities to study neutrinos from the sky. As more and more HE neutrino events are accumu-
lated at IceCube, significant progress will be made in HE neutrino astronomy in the near future.
With great expectations, let’s start our wonderful journey into the area of neutrino astronomy.

KEY WORDS: Neutrino, Massive Star, Supernova Explosion, Gamma-Ray
Burst
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第一章 粒子物理学、天文学和宇宙学中的中微子

1.1 前言

中微子是自旋为 1/2、质量极小且电中性的基本粒子，它与普通物质的相互作用十
分微弱。中微子最初由泡利 (Wolfgang Pauli)在 1930年提出，用来解释贝塔衰变实验中
电子的连续能谱。不久后，费米 (Enrico Fermi)在泡利提出的中微子假设之上，第一次从
理论上提出了描述贝塔衰变的弱相互作用有效理论。1956-1957年，李振道和杨振宁首
次提出了弱相互作用中宇称不守恒的可能性，并提议通过测量极化 60Co的贝塔衰变能
谱来检验他们的假设[1]。这一建议很快被吴健雄及其合作者采纳，实验结果证实了在贝

塔衰变过程中宇称对称性发生最大破缺[2]。不久后，宇称不守恒现象在其它弱相互作用

过程实验中被陆续发现。基于费米有效理论和大量的弱相互作用过程实验数据，矢量流

和轴矢量流形式的弱相互作用有效理论很快被确立下来。在该理论中，中微子质量为零，

由两分量的外尔旋量场描述，且只存在左手的中微子（或右手的反中微子）。1967-1968
年，格拉肖 (Sheldon Glashow)、温伯格 (Steven Weinberg)、和萨拉姆 (Abdus Salam)等人
将弱相互作用和电磁相互作用统一起来，弱相互作用有效理论以及中微子被完美的整合

其中，粒子物理学的标准模型由此建立[3–5]。

在泡利提出中微子假设后，人们开始不断尝试在实验室中捕获中微子。由于中微子

的相互作用十分微弱，直接探测它们比较困难。直到 1956年，考恩 (Clyde Cowan)和莱
因斯 (Frederick Reines)利用逆贝塔衰变过程首次探测到了反应堆中微子的信号[6]。在 19
世纪 60年代中期，巴考尔 (John Bahcall)根据太阳模型详细计算了太阳中微子 νe 的流

量，并论证了实验上探测它们的可能性[7]；基于巴考尔的计算，戴维斯 (Raymond Davis)
及其合作者首次利用 37Cl + νe → 37Ar + e−反应捕捉到了到了太阳中微子的信号，并发

现中微子事例数仅为理论预言的 1/3[8]。伴随着太阳中微子疑难出现的同时，很多加速

器和对撞机实验发现了不同味道中微子的存在。这些实验结果大大激发了人们关于不同

味道间中微子振荡的遐想。

另一个中微子振荡的直接证据来自于日本超级神冈 (Super-Kamiokande) 实验的大
气中微子振荡实验[9]。该实验通过切伦科夫探测器测量大气电子中微子和缪子中微子，

发现中微子事例数随能量和传播距离的变化，与中微子振荡的理论预期相吻合。与此同

时，太阳中微子疑难被日本神冈 (Kamiokande)[10]、超级神冈[11]以及GALLEX/GNO[12]和

SAGE[13] 等一系列实验进一步证实，而太阳中微子的振荡现象最终由加拿大的 SNO实
验[14]确立。不仅如此，随着越来越多的中微子振荡实验，尤其是反应堆中微子实验[15–17]
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和加速器中微子实验[18,19] 的运行和数据采集，中微子在三种味道间的振荡现象已经被

确立下来。中微子振荡现象的发现为中微子质量不为零提供了有力的证据，从而敲开了

粒子物理学超标准模型新物理的大门。

中微子在天文学和宇宙学中也占据十分重要的地位。除了太阳中微子被精确测量

外，SN1987a超新星中微子也同时被不同的地面探测器 (Kamiokande II[20], IMB[21], Bak-
san[22])捕捉到。通过观察这些中微子信号，人们不仅可以进一步理解恒星的结构、演化
和超新星爆发机制，而且能够加深对中微子基本性质的了解。除了恒星中微子和超新星

中微子以外，中微子也可以在宇宙早期和其它天体活动中大量产生，并在其中扮演至关

重要的角色。

在1.2节中，我们将首先介绍粒子物理学标准模型以及其中中微子的基本性质。
在1.3节中，我们讨论中微子振荡的形式理论和物质效应。在1.4节中，我们对中微子
在天文学和宇宙学中的角色和作用作一个综述，并重点讨论宇宙早期、恒星和超新星爆

发中释放的中微子以及相关天体过程中释放的高能中微子。在本章最后一个小节中，我

们列举与中微子相关的未解之谜，并简要阐述它们各自的物理意义和前景。

1.2 标准模型中的中微子

粒子物理学标准模型 (Standard Model)的建立是物理学迄今为止最伟大的成就之一，
它成功的描述了自然界基本粒子的性质以及它们之间的相互作用。参与相互作用的基本

粒子包括自旋为 1/2的费米子，可分为夸克和轻子两大类。粒子物理实验上共发现了 u、

d、c、s、t、d六种不同味道的夸克，以及 e、µ、τ 三种不同的带电轻子（见表1–1）。这
些夸克和带电轻子可以被等分为三代，对于各代之间相对应的粒子而言，它们除了质量

不同之外，其它的性质几乎一样。中微子为电中性的轻子，在标准模型中，它为无质量

的粒子；与夸克和带电轻子一样，也存在三代不同的中微子；它们与三代带电轻子相对

应，分别为 νe,µ,τ 三种不同味道的中微子。每个费米子都存在一个对应的反粒子，而且

反粒子所带的电荷与粒子相反。若粒子为 Majorana费米子，其正反粒子相同，该粒子
一定呈电中性。在标准模型中，中微子是唯一一个可能是Majorana费米子的粒子。
在标准模型中，费米子参与的三种基本相互作用，包括电磁相互用、弱相互作用以

及强相互作用可以由规范群 SU(3)C × SU(2)L ×U(1)Y 来描述。电弱相互作用可以统一

在一起，由 SU(2)L×U(1)Y 规范群来描述，该规范对称性通过希格斯机制 (Higgs mech-
nism)[23–25] 自发破缺成描述电磁规范相互作用的 U(1)Q。强相互作用则由基于 SU(3)C

规范群的量子色动力学 (QCD)来描述。所有的费米子都参与弱电相互作用，而只有夸
克参与强相互作用。由于中微子只参与电弱相互作用，我们接下来的讨论将不再涉及强

相互作用。
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粒子 同位旋三分量 超荷 电荷(
UL

DL

) (
+1/2

−1/2

)
+1/6

(
+2/3

−1/3

)
(

ναL

lαL

) (
+1/2

−1/2

)
-1/2

(
0

−1

)
UR 0 +2/3 +2/3
DR 0 -1/3 -1/3
lR 0 -1 -1

表 1–1标准模型中夸克和轻子的量子数。其中，U = u, c, t；D = d, s, b；l = e, µ, τ。
Table 1–1 Quantum numbers of quarks and leptons in the standard model, where U = u, c, t; D = d, s, b;
l = e, µ, τ .

标准模型中，只有左手的粒子（或右手的反粒子）参与 SU(2)L规范相互作用。QL ≡
(UL, DL)

T，LL ≡ (νlL, lL)
T 分别构成 SU(2)L 双重态，其中 U = u, c, t，D = d, s, b，

l = e, µ, τ；右手的夸克和轻子均为 SU(2)L单态。在规范理论中，费米子之间通过交换

规范玻色子而发生相互作用，SU(2)L 和 U(1)Y 规范群对应的规范玻色子场分别被记为

W i
µ (i = 1, 2, 3)和 Bµ。规范场可通过局域规范不变性原理被引入到系统的拉格朗日量

（下文简称为拉式量）中。电弱理论的拉式量包括费米子场项、规范场项和标量场项，分

别为，

L ⊃ LK + LG + LH (1–1)

= Q̄Li /DQL + L̄Li /DLL + ψ̄Ri /DψR (1–2)

− 1

4
W iµνW i

µν −
1

4
BiµνBi

µν (1–3)

+ (DµH)†(DµH)− µ2H†H − λ(H†H)2, (1–4)

其中，ψ代表夸克和带电轻子场，且

Dµ ≡ ∂µ − igτ iW i
µ − ig′Y Bµ, (1–5)

∂′µ ≡ ∂µ − ig′Y Bµ, (1–6)

W i
µν ≡ ∂µW

i
ν − ∂νW

i
µ + gϵijkW j

µW
k
ν , (1–7)

Bµν ≡ ∂µBν − ∂νBµ, (1–8)
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τ i ≡ σi/2 (k = 1, 2, 3)，σi 为常见的泡利矩阵；τ i 和 Y 分别为 SU(2)L 和 U(1)Y 规范群

的生成元，与电荷类似，Y 也被称为超荷；g和 g′分别为相应规范相互作用的耦合常数。

电弱规范理论通过引入一个 SU(2)L双重态标量场H来实现自发对称性破缺，其中

H = (ϕ+, ϕ0)T 且其超荷 Y = +1。方程 (1–4)中给出了满足规范不变性且可重整化的标
量场拉式量项，λ和 µ2分别为相应的耦合常数。当 λ为正实数而 µ2为负实数时，H 的

分量 ϕ0 的真空期待值 v(=
√
−µ2/λ)将再不为零，SU(2)L × U(1)Y 规范群发生自发破

缺。通过一定形式的规范变换，我们可取

⟨H⟩ = 1√
2

(
0

v

)
. (1–9)

将以上H 的真空期待值代入到拉式量 (1–1)中，并对规范玻色子的质量项作对角化，即
可以得到物理上真实的规范玻色子场及其质量大小，

W±
µ =

1√
2
(W 1

µ ∓ iW 2
µ), (1–10)(

Z0
µ

Aµ

)
=

(
cos θW − sin θW
sin θW cos θW

)(
W 3

µ

Bµ

)
, (1–11)

M2
W± =

gv

2
, M2

Z0 =

√
g2 + g′2v

2
, M2

A = 0, (1–12)

其中 θW 为温伯格混合角，且满足 tan θW = g′/g。物理上真实的规范玻色子包含W±玻

色子和 Z0 玻色子以及与 Aµ 对应的光子。由于光子质量为零，与电磁相互作用对应的

U(1)Q对称性仍然是严格成立，因此自发对称破缺后，SU(2)L ×U(1)Y 规范群退化到了

U(1)Q规范群。

进一步可以证明，在电弱理论发生自发对称破缺后，费米子与各规范玻色子的相互

作用项可以表示为如下一般的形式，

L ⊃ g√
2

∑
Ψ=Q,L

Ψ̄Lγ
µ(1− γ5)(τ+W+

µ + h.c.)ΨL (1–13)

+
g

cos θW

∑
i

ψ̄iγ
µZ0

µ(I
3
i − sin2 θWQi)ψi (1–14)

+ e
∑
i

Qiψ̄iγ
µAµψ, (1–15)

其中 τ± ≡ (σ1 ± iσ2)/2。QL, LL分别为夸克和轻子 SU(2)L双重态；ψi代表所有可能的
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e
−

e
−

νe νe

Z
0

e
− νe

νe e
−

W

图 1–1 e− + νe → e− + νe 过程的费曼图。其中，左（右）图为交换 Z0 (W±)玻色子的中性（带电）
流过程。
Fig 1–1 Feynman diagrams for e− + νe → e− + νe, where the left (right) figure corresponds to neutral
(charged) current interaction with Z0 (W±) exchange.

夸克或轻子的左右手分量。Qi和 I3分别为费米子的电荷和同位旋第三分量，标准模型

中各轻子和夸克的相关量子数已在表1–1中列出。

拉式量 (1–13)和 (1–14)中的对应的相互作用分别被称为带电流（弱）相互作用和
中性流（弱）相互作用。在带电流过程中，νl和 l (l = e, µ, τ)间可以通过吸收或释放一

个虚W±玻色子而相互转换；在中性流过程中，中微子（或其它费米子）可释放或吸收

虚 Z0 玻色子，而中微子前后的味道不发生改变。通过交换W± 或 Z0 玻色子，中微子

与其它粒子或中微子之间发生相互作用。由于中微子呈电中性，它只参与上述两种类型

的相互作用；所有涉及到中微子的反应过程都直接与这两种相互作用相关。

比较常见的中微子过程包括：（1）电子和电子中微子的弹性碰撞：e−+νe → e−+νe。

图1–1显示了对该过程有贡献的领头阶费曼图，如图所示，中性流相互作用（交换 Z0玻

色子）和带电流相互作用（交换W±玻色子）都会对该过程产生贡献。中微子在介质中

传播时主要受到介质中电子的弹性碰撞，不仅如此，该反应过程也是探测中微子最主要

的渠道之一。（2）中子或原子核的贝塔衰变：(A,Z) → (A,Z +1)+ e− + ν̄e。在该过程

中，核子内的夸克通过带电流相互作用释放一个虚 W− 玻色子，虚 W− 玻色子随之衰

变成一个电子和一个反电子中微子。贝塔衰变为费米有效理论的建立、宇称不守恒的发

现以及最终电弱统一理论的确立提供了大量的实验数据。由于大量放射性元素的存在，

核反应堆因此成为理想的中微子源。事实表明，反应堆中微子实验已经成为研究中微子

的振荡现象和其它性质不可或缺的一类实验。我们有理由期待，在不久的将来，反应堆
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中微子实验能给我们带来更多令人振奋的结果[26]。

在本文后续一些章节中，我们将讨论更多与中微子相关的反应和过程，它们与天体

物理天文学和宇宙学等息息相关。例如，在第二章中，我们将讨论恒星内部常见的中微

子产生过程，并且将详细计算大质量恒星中热过程产生的中微子能谱；在第四章中，我

们将涉及超新星和伽玛射线暴中吸积盘中微子与高能中微子的反应过程等。

1.3 中微子振荡

在过去的半个多世纪内，尤其是过去的二十多年中，一系列太阳中微子实验[8,10–14,27]、

大气中微子实验[9]、反应堆中微子实验[15–17,28] 以及加速器中微子实验[18,19] 确定无疑的

证实了三种味道中微子之间的振荡现象，并揭示了中微子混合机制和中微子质量不为零

这一事实（更严格的讲，至少存在两类中微子的质量非零）。中微子振荡现象第一次为

超标准模型物理提供了直接的证据，并为新物理进一步的研究开启了一扇窗口；不仅如

此，中微子振荡现象使得中微子本身在天文学和宇宙学中的角色更加丰富和有趣。我们

将在本章后面的小节中进一步探讨这些话题。在此之前，我们先简单介绍中微子振荡的

基本原理。

1.3.1 真空振荡

简单来说，中微子振荡是指某一味道的中微子 να (α = e, µ, τ) 在传播一定的距离

后，会有一定的概率转换成另一味道的中微子 νβ (β ̸= α)。量子力学对中微子振荡现象

有一个十分简单的解释，这个解释基于如下两个假定：（1）中微子的味道本征态（或弱
相互作用本征态）与其质量本征态并不重合，任一味道本征态都可表示为三个质量本征

态的线性叠加，即 να =
∑
Vαiνi (i = 1, 2, 3)，其中 νi代表不同的中微子质量本征态，V

为 3× 3的 PMNS轻子混合幺正矩阵[29]，由三个混合角和一个 Dirac CP相角表征，如果
中微子为Majorana费米子，则混合矩阵中还存在一个Majorana CP相角。（2）中微子的
三个质量本征态并不相等。显然，根据这一假定，中微子的三个本征质量不可能全都为

零。

如果忽略中微子的旋量结构，自由的质量本征态 |νi⟩ 满足简单的 Klein-Gordon 方
程，其在真空中的演化可以表示成，

|νi(x, t)⟩ = e−i(Et−px)|νi(0, 0)⟩ ≃ e−i(E−p)x|νi(0, 0) = e−i
m2

i
2E

x|νi(0, 0)⟩, (1–16)

其中 E 和 p分别为中微子的能量和动量，x和 t为分别为中微子的位置和时间，mi 为

中微子的质量。由于中微子的质量很小，在上式第二步中我们近似认为中微子以光速向
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前传播 (x = t)1。不仅如此，为了记号的方便，下文令 |νi(x)⟩ ≡ |νi(x, t = x)⟩。
任一味道本征态 |να(x)⟩在真空中的演化可以表示成

|να(x)⟩ =
3∑

i=1

Vαi exp
[
− i

m2
i

2E
x
]
|νi(0)⟩. (1–17)

不难看出，不同质量本征态分量在真空中的传播速度并不一致，各自相位的演化也会因

此存在差异。这些不断累计的相位差使得最终的叠加态发生变化。假定味道本征态 |να⟩
在源处产生，即 |να(0)⟩ ≡ |να⟩，在传播一定的距离 L后，其投影到某一味道本征态 |νβ⟩
的概率可以表示成

P (να → νβ) = |⟨νβ|να(L)⟩|2

=
3∑

i=1

3∑
j=1

VαiVβjV
∗
αjV

∗
βi exp

[
− i

∆m2
ji

2E
L
]

=
3∑

i=1

|Vαi|2|Vβi|2 + 2Re
∑
i<k

exp
[
− i

∆m2
ji

2E
L
]
, (1–18)

其中，∆mji ≡ m2
j −m2

i。

值得注意的是，当中微子传播很长一段距离，如中微子从某一天体物理源（伽玛射

线暴或活动星系核）发出并传播到地球，L≫ E/∆m2
ji，中微子（随中微子能量）的周

期性振荡现象会彻底消失。在传播如此长的距离后，不同质量本征态所对应的量子力学

波包会由于速度差异而完全分离开来，这种现象被称为退相干；当相干性完全丢失后，

不同的质量本征态分量变成完全独立的量子态，当探测再次发生时，不同的质量本征态

将按照一定的几率分别独立的投影可能的味道本征态上去；这一效应将使得振荡公式

(1–18)中的第二项完全消失。留下的第一项对应平均的振荡公式。即使在某些情况下退
相干效应并不显著，平均的振荡公式仍适用，比如当 L足够大时，由于中微子源或探测

器的尺寸 (δL)以及中微子探测器能量分辨率 (δE)等因素的存在，中微子实验数据仍可

由平均的振荡公式来描述。

为了讨论的方便，下文中我们仅以两种味道中微子间振荡为例作说明。在这种情况

下，中微子混合矩阵退化成 2× 2的正交矩阵，由混合角度 θ决定。中微子振荡实验的

探测通道可分为两大类，一类是测量某一味道中微子的存活几率（或者消失几率），另

一类是测量某一味道的出现几率。在两味道中微子振荡框架内，它们的概率可分别表示

1本论文主要采取两种单位制，自然单位制和高斯单位制。前者主要应用于粒子物理学，而后者多用于天体物理
学、天文学，一般不会引起混淆。此处取自然单位制，其中 c = ℏ = 1。
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成 (α ̸= β)

P (να → νβ) = sin2 2θ sin
(
1.27× ∆m2

eV2
L

m
MeV
E

)
, (1–19)

P (να → να) = 1− P (να → νβ). (1–20)

表1–2中给出了由中微子振荡实验拟合得到的振荡参数。由于 ∆m2
32 ≃ ∆m2

31 ≫
∆m2

21且 sin2 θ13 ≪ 1，在多数情况下，两种味道中微子振荡公式都是很好的近似，并在

太阳中微子实验、大气中微子实验、反应堆中微子实验以及加速器中微子实验得到了十

分广泛的应用。比如，太阳中微子实验只显著依赖于 θ12 和 ∆m2
21，而长基线加速器中

微子实验只显著敏感于 θ23和 ∆m2
32等。

质量顺序 sin2 θ12 sin2 θ23 sin2 θ13 ∆m2
21(10

−5 eV2) ∆m2
32(10

−3 eV2) δCP (◦)

NH 0.304+0.013
−0.012 0.452+0.052

−0.028 0.0218± 0.001 7.50+0.19
−0.17 2.457± 0.047 306+39

−70

IH 0.304+0.013
−0.012 0.579+0.025

−0.037 0.0219+0.0011
−0.0010 7.50+0.19

−0.17 2.449+0.048
−0.047 254+63

−62

表 1–2中微子振荡最佳拟合参数值（1σ误差）[30]，其中，NH和 IH分别代表中微子正常质量等级和

反转质量等级两种情况。

Table 1–2 Best-fit values of neutrino mixing parameters (1σ error)[30], where NH and IH stand for normal

hierarchy and inverted hierarchy, respectively.

1.3.2 物质效应

中微子与物质间的相互作用导致中微子在介质中的振荡发生了深刻的变化，这一效

应被称为MSW物质效应[31,32]。当介质密度较高或中微子在介质中传播距离较长时，如

在太阳中微子振荡和长基线加速器中微子振荡实验中，物质效应将变得十分重要。在本

文后续章节讨论大质量恒星中微子信号和恒星介质内高能中微子的相关过程时，物质效

应是必不可少的因素。基于此，我们将在本小节对物质效应作基本的介绍。

中微子由于不断与电子发生弹性碰撞，其色散关系会发生相应的改变。与光子在

介质中传播一样，这一效应可以等价的用中微子在介质中的折射指数 n 来描述，E =

n|p⃗| (n > 1)，E 和 p⃗分别为中微子的能动量；由于中微子与物质的相互作用比较微弱，

一般而言，n − 1 ≪ 1。同样的，也可以对在介质中传播的中微子引入一个有效势 Veff，

其定义为 Veff ≡ E − |p⃗| = (n− 1)|p⃗|。由 K-K关系和光学定理可以证明，折射指数或有
效势可以通过计算中微子和电子的向前散射振幅而得到。值得说明的是，不同味道的中

— 8 —



上海交通大学博士学位论文 第一章 粒子物理学、天文学和宇宙学中的中微子

微子与电子散射情况不一样：对于各味道中微子 να(ν̄α, α = e, µ, τ)而言，中性流过程

产生的贡献几乎一样；而对 νe(ν̄e)而言，带电流过程会产生额外的贡献。相应的，对不

同味道中微子而言，有效势 Veff将有所区别。

与前文一样，我们先以两味道中微子振荡（不妨取 νe,µ）为例来作讨论。任一中微子

态可以都表示成味道本征态 νe,µ 的线性叠加，对应的系数分别为 ae,µ。参照方程 (1–16)
和 (1–17)的推导过程并考虑到 Veff ≡ E − |p⃗|的贡献，我们可以得到 ae,µ 在介质中应满

足如下的演化方程

i
d

dt

(
ae(t)

aµ(t)

)
=

1

2E

[
U

(
m2

1 0

0 m2
2

)
U † +

(
A 0

0 0

)](
ae(t)

aµ(t)

)
. (1–21)

在味道空间中，等效势只出现于对角元中；由于中性流过程对 νe,µ的贡献一样，省去该

贡献显然不会对中微子振荡的讨论产生影响。A = 2EVeff = 2
√
2GFneE 为带电流过程

对 νe的贡献，其中 ne为介质中电子的数密度，GF 为费米耦合常数。值得强调的是，由

于等效势直接正比于向前散射振幅，因此不同过程对等效势的贡献互不干涉。U 为中微

子在真空中的 2× 2混合矩阵，可记为(
|νe⟩
|νµ⟩

)
=

(
cos θ sin θ
− sin θ cos θ

)(
|ν1⟩
|ν2⟩

)
. (1–22)

对方程 (1–21)的有效哈密顿量矩阵作对角化，可以得到介质中中微子的有效质量
为

m̃2
1 =

1

2
[Σ + A−

√
(A−∆m2 cos 2θ)2 + (∆m2 sin 2θ)2],

m̃2
2 =

1

2
[Σ + A+

√
(A−∆m2 cos 2θ)2 + (∆m2 sin 2θ)2], (1–23)

其中 Σ = m2
1 +m2

2，∆m2 = m2
2 −m2

1，θm 为介质中微子的有效混合角，用来连接介质

中的中微子质量本征态和味道本征态，且 θm由以下方程给出，

tan 2θm =
∆m2 sin 2θ

∆m2 cos 2θ − A
. (1–24)

注意到 m̃2
1,2 的选取存在一定的任意性，这里我们采取的约定是 ∆m̃2 ≡ m̃2

2 − m̃2
1 > 0。

实际上，不管是在真空中还是在介质中，中微子质量本征态和混合角的选取都存在这一

任意性。第一种约定如上，即选取m2
2 > m2

1且 0 < θ < π/2（总可通过态矢的相位吸收
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而使得 θ位于此区间）；另一种可行的取法是选取 ν1,2而使 0 < θ < π/4，这种约定的好

处是 ν1(ν2)与 νe(νµ)的重叠总是最大（见方程 (1–22)），对应的劣势则是m2
1,2不再满足

确定的大小关系。显然，无论选取何种约定，都不会影响中微子振荡的物理实质。

以质量本征态为基矢，由方程 (1–21)可知，a1,2(t)的演化将由如下方程决定

i
d

dt

(
a1(t)

a2(t)

)
=

1

4E

(
−∆m̃2 −i4Eθ̇m(t)
i4Eθ̇m(t) ∆m̃2

)(
a1(t)

a2(t)

)
, (1–25)

其中非对角元项源自于 θm对时间的依赖性。

简单起见，我们先考虑 ne为常数的情形。此时，方程 (2–1)中非对角元消失，且中
微子质量本征态及其对应的本征质量确定，中微子振荡公式与真空中式完全一样，只需

要将 θ和 ∆m2 相应的替换成 θm 和 ∆m̃2 即可。值得注意的是，当 A = ∆m2 cos 2θ时，
∆m̃2达到最小值，且 θm = π/4，中微子振荡（依赖于 sin2 2θ）达到最大，这种现象也因

此被称为共振。另一方面，当物质密度达到无穷大（即 A→ ∞）时，θm → π/2，由方

程 (1–22)可知，混合矩阵中只有对角元不为零，此时 νe(νµ)将与 νm2(νm1)完全重合。例

如，当 E ∼MeV的 νe在恒星核心内部产生时，由于核心处密度足够高 (A≫ ∆m2/2E)，

νe几乎与某一质量本征态重合（下文将给出更多细节）。

如果物质密度变化很缓慢，|θ̇m(t)| ≪ |∆m̃2|/4E，可以忽略瞬时质量本征态 ν̃1,2 之

间的混合，我们称满足上述条件的情形为绝热情形。由方程 (1–24)可知

θ̇m(t) =
∆m2 sin 2θ
2(∆m̃2)2

Ȧ(t) =
√
2GF

∆m2E sin 2θ
(∆m̃2)2

ṅe(t), (1–26)

上述绝热条件等价于

√
2GF |ṅe(t)| ≪

4πλ

λ3m sin 2θ
, (1–27)

其中 λm ≡ 4πE/∆m̃2和 λm ≡ 4πE/∆m2分别为物质和真空中中微子的振荡长度。由于

λm在共振发生时达到最大值，我们可按如下方式定义绝热参数

γ = 4E
∣∣∣ ∆m̃2

θ̇m(t)

∣∣∣
resonance

=
∆m2 sin2 2θ

2E cos 2θ
|d lnne(t)/dt|−1

resonance, (1–28)

相应的，绝热条件则可以表示成 γ ≫ 1。
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在绝热近似下，表达式 (2–1)中非对角元可被忽略，可以得到

a1(t) = a1(0) exp{i
∫ t

0

∆m̃2(t′)

4E
dt′},

a2(t) = a2(0) exp{−i
∫ t

0

∆m̃2(t′)

4E
dt′}. (1–29)

对于一个初态处于 |νe⟩的量子态而言，a1(0) = cos θm(0)，a2(0) = sin θm(0)，经过
一段时间（或距离）后其存活几率为

P (νe → νe) = | cos θm(t)a1(t) + sin θm(t)a2(t)|2

=
1

2
[1 + cos 2θm(t) cos 2θm(0)]

+
1

2
sin 2θm(t) sin 2θm(0) cos

[∫ t

0

∆m̃2(t′)

4E
dt′
]
, (1–30)

在许多情况下，绝热近似往往使得中微子振荡的谈论更加简单。在第二章中我们将

详细计算大质量恒星热中微子的流量。不难理解，这些中微子需要从恒星内部逃逸而

出，并可能穿过地球，最后才抵达探测器。中微子振荡和物质效应将使得恒星中微子的

味道组分发生改变，从而影响恒星中微子的探测。下文中，我们分别讨论恒星物质效应

和地球物质效应对恒星中微子味道组分的影响。

1.3.2.1 恒星物质效应

对于反转质量等级情形，反中微子可能会经历 H-resonance区域；而对于正常质量
等级情形，反中微子通道不存在共振区域。由于初始时刻 ν̄µ(νµ)和 ν̄τ (ντ )的产额和流量
强度一样，而且对于MeV中微子而言，ν̄µ和 ν̄τ 由于弱相互作用导致的有效势几乎没有

区别，物质效应将不会对 νµ → ντ 转变产生额外的贡献，为了讨论的方便，我们可以选

取一组新的味道基矢 (ν̄e, ν̄ ′µ, ν̄ ′τ )，使得有效哈密顿量在 ν̄µ − ν̄τ 子空间中完全对角化。

中微子可以从恒星不同区域释放，由于物质密度相差各异，中微子的有效质量本征

态和混合并不相同。在进一步论述之前，我们先来分情况说明中微子产生时刻的初始条

件。如同[33] 所提及，当核心处密度达到 107 − 108 g cm−3 时，ν̄µ 与 ν̄τ 间由于高阶效应

导致有效势差别会比较显著。在这种情况下，核心处产生的 (ν̄e, ν̄µ, ν̄τ )均与相应的有效
质量本征态重合。随着中微子传输到密度更低的区域，在不同的质量等级类型下，(ν̄e,
ν̄µ, ν̄τ )会绝热演化成 (ν̄e, ν̄ ′µ, ν̄ ′τ )或 (ν̄e, ν̄ ′τ , ν̄ ′µ)，且对应的中微子流量为 Fν̄′µ = Fν̄′τ = F 0

x，

Fν̄e = F 0
e。
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图 1–2中微子能级交错图。左边：正常质量顺序；右边：反转质量等级[33]。
Fig 1–2 Level crossing for normal hierarchy(left) and inverted hierarchy(right), respectively[33].

当产生中微子的区域物质密度处于 107−108 g cm−3 ≪ ρ≪ 103−104 g cm−3时，新

引入的味道本征态 (ν̄e, ν̄ ′µ, ν̄ ′τ )与质量本征态重合。其中，(ν̄µ, ν̄τ )为 (ν̄ ′µ, ν̄ ′τ )的相干叠加
态；当产生的中微子向外传输一段距离 L ≫ E

|∆m2
32|

∼ 1 km，上述相干性丢失，可以简
单将 (ν̄µ, ν̄τ )的流量转换成 (ν̄ ′µ, ν̄

′
τ )。因此，新味道中微子 (νe, ν ′µ, ν ′τ )的流量可以也表示

成 Fν̄′µ = Fν̄′τ = F 0
ν̄x，以及 Fν̄e = F 0

ν̄e。

由于密度 ρ ≲ 103 − 104 g cm−3 的区域远离大质量恒星中心，在该区域产生的中微

子流量可以远小于恒星中微子总流量；在后文的讨论中，我们将忽略它们的贡献。综上

所述，在讨论恒星物质效应对中微子振荡以及各味道中微子流量的影响时，我们只需要

考虑恒星内部 (ρ≫ ρH)释放的中微子，且认定在初始时刻 Fν̄′µ = Fν̄′τ = F 0
ν̄x，Fν̄e = F 0

ν̄e；

然后研究这些中微子在经历 H/L-resonance区域并传输到恒星表面这一过程中的振荡情
形。

反转质量等级

对于反常质量等级而言，反中微子会经历 H-resonance区域。由上文讨论可知，在
高密度区域 (ρ ≫ ρH , ρL)，反中微子味道本征态几乎与质量本征态重合，即 ν̄3m = ν̄e,
ν̄2m = ν̄ ′µ, ν̄1m = ν̄ ′τ，且各自的流量可以表述为

F 0
ν̄3m

= F 0
ν̄e , F 0

ν̄2m
= F 0

ν̄1m
= F 0

ν̄x , (1–31)

先来计算恒星表面处 ν̄1 的流量。ν̄e 主要在恒星内部产生，且产生之初与 ν̄3m 几乎

重合；该中微子向外传输，并经历 H-resonance区域后，ν̄3m 转变成 ν̄1m 的概率为 P̄H；
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在传输到恒星表面时，ρ → 0，中微子维持于 ν̄1m的概率记可为 1− P̄L。这里需要强调

的是，尽管对于反转质量顺序情形而言，反中微子并不存在 L-resonance区域，我们这
里仍然引入 PL，用于更一般讨论。其中，对于绝热过程，PL ≃ 0；而对于非绝热过程，

PL ̸= 0。由以上讨论可知，恒星内部产生的 ν̄e 对恒星表面 ν̄1 的贡献为 F 0
ν̄eP̄H(1− P̄L)。

类似的，ν̄ ′µ,τ 对恒星表面处 ν1 的贡献为 F 0
ν̄x(1 − P̄H)。按照相同的方式，恒星表面处不

同质量本征态流量 Fνi 可以表示成
[33]

Fν̄i = F 0
ν̄eai + F 0

ν̄x(1− ai), (1–32)

其中 a1 = P̄H(1− P̄L)，a2 = P̄HP̄L，a3 = 1− P̄H。恒星表面处 ν̄e的流量可以表述为

Fν̄e = |Uei|2Fν̄i = p̄F 0
ν̄e + (1− p̄)F 0

ν̄x , (1–33)

其中 p̄ = |Uei|2ai。

当绝热近似很好的成立时，P̄H = P̄L = 0，我们有

p̄ = |Ue3|2 = sin2 θ13 ≃ 0.025, (1–34)

正常质量等级

在正常质量等级情形中，ν̄1m = ν̄e，ν̄2m = ν̄ ′µ，ν̄3m = ν̄ ′τ，且各中微子流量为

F 0
ν̄1m

= F 0
ν̄e , F 0

ν̄2m
= F 0

ν̄3m
= F 0

ν̄x , (1–35)

观察能级跃迁图1–2，我们很容易得到[33]

Fν̄i = Fν̄eai + Fν̄x(1− ai), (1–36)

其中 a1 = (1− P̄L)，a2 = P̄L，a3 = 0。注意到该结果与反转质量顺序情形几乎一致，唯

一不同的是，在正常质量顺序情形，P̄H = 1。恒星表面处 ν̄e的流量可以表述为，

Fν̄e = |Uei|2Fν̄i = p̄F 0
ν̄e + (1− p̄)F 0

ν̄x , (1–37)

其中 p̄ = |Uei|2ai。

— 13 —



来自大质量恒星和伽玛射线暴的中微子 上海交通大学博士学位论文

当绝热近似很好的成立时，P̄L = 0，我们有

p̄ = |Ue1|2 = cos2 θ12 cos2 θ13 ≃ 0.7, (1–38)

值得强调的是，在恒星中微子能量范围内（Eν ∼ MeV），绝热近似均能很好的成立；
在这种情形下，恒星物质效应只引起了各味道中微子流强大小的改变，而不影响它们的

能谱形状。

1.3.2.2 地球物质效应

依赖于恒星和地面探测器的相对位置，恒星中微子有可能需要穿过地球内部才达到

探测器。本小节我们简要论述地球物质效应对 MeV量级恒星中微子的影响。前文已作
过说明，当中微子传播足够长的距离时，不同质量本征态退偶，并各自独立的传播至地

球。讨论地球物质效应时，我们只需要考虑各质量本征态相互转换的几率即可。

为了讨论的简便，假定地球内部的密度为常数且地球表面处的密度存在一个突变。

在中微子穿越这一无穷小的突变区域时，中微子的在味道空间的波函数将保持不变。与

前文一致，在两味道中微子的简单情形下，真空中质量本征态为 νi 的中微子转变成地

球介质中质量本征态 νEj 的振幅可以表示为，

A(νi → νEj ) =

(
cos θE − sin θE

sin θE cos θE

)(
cos θ sin θ
− sin θ cos θ

)

=

(
cos∆θ − sin∆θ
sin∆θ cos∆θ

)
, (1–39)

其中，θ和 θE 分别为真空和地球内的中微子混合角，且∆θ ≡ θE − θ。进入地球内部后，

该中微子态为地球内部质量本征态的线性叠加。由于地球内部质量密度为常数，与真空

中类似，νEi 向前传播时累积不同的相位因而引发振荡效应。由真空出发的中微子 νi 在

传播至探测器时转化成 να的几率可以表示成，

Piα =

∣∣∣∣∣
(

cos θE − sin θE

sin θE cos θE

)(
1 0

0 eiΦ
E

)(
cos∆θ sin∆θ
− sin∆θ cos∆θ

)∣∣∣∣∣
2

, (1–40)

其中 ΦE = ∆m2
EL/(2E)，∆m2

E 为地球内中微子有效质量平方差，E和 L分别为中微子

的能量和在地球内传播的距离。

结合方程 (1–32)和 (1–36)可知，穿过地球后抵达探测器处的恒星 ν̄e的流量可以表
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示成，

FD
ν̄e =

∑
Fν̄iPie

= F 0
ν̄e p̄

D + F 0
ν̄x(1− p̄D), (1–41)

与前文一致，当中微子在恒星内部绝热传输时，方程 (1–32)和 (1–36)中 P̄L = P̄H = 0。

因此，对于正常质量等级而言，p̄D = P1e；而对于反转质量等级，p̄D = P3e。

地球内物质密度约为 3−5 g cm−3，远小于MeV中微子共振区域的密度，物质势对真
空振荡参数的改变很小（即 θE ≃ θ，∆m2

E ≃ ∆m2）。观察方程 (1–40)可知，Piα ≃ |Uiα|2；
此时，方程 (1–41)回到方程 (1–33)（IH）和 (1–37)（NH）的结果，因此对于MeV恒星
中微子而言，振荡效应完全由恒星物质效应决定，地球物质效应可以被忽略掉。需要说

明的是，当中微子能量更高时（如 E ∼ 100 MeV的超新星中微子），地球物质效应可能
变得更加重要[34]。

1.4 天文学和宇宙学中的中微子

从宇宙大爆炸之始到恒星形成和演化、超新星爆发 (supernovae explosion)、伽玛射
线暴 (gamma-ray burst)和活动星系核 (active galactic nuclei)等各类纷繁复杂的天体物理
过程中，各种味道的中微子通过不同机制大量产生，并在连接微观的粒子世界和宏观

的宇宙和天文学中扮演着重要而特殊的角色。图1–3中给出了天文学和宇宙学中常见的
各类中微子来源及其流亮强度，可以看出，从宇宙背景中微子 (µeV)到极高能量中微子
(EeV)之间，中微子能量跨跃二十多个量级。作为对比和补充，图出也给出了地球上主
要的中微子源，包括大气中微子、地球中微子和人工制造的反应堆中微子等。大致而

言，中微子能量越高，其抵达地面的流强越低。目前为止，人类对能量处于MeV至 GeV
区域的大部分中微子源已有了十分充分的探测；对于 µeV–meV宇宙背景中微子的探测，
目前的实验技术还无法给出一个确定无疑的答案；近几年来，IceCube实验已捕捉到了
几十个极高能中微子（E ≳ 100 TeV）事例，并首次确定了天文学高能中微子的存在，不
过它们的起源仍有待进一步的研究和确认。

中微子在天文学和宇宙学中的地位和作用与中微子的基本性质紧密关联；中微子

独特的性质决定了它在天文学和宇宙学中扮演十分特殊的角色。可以从两方面对这一论

点作简单阐述：一方面，中微子直接影响天文学和宇宙学中的相关物理过程。比如，在

核元素合成的过程中，中微子参与的带电流过程几乎是唯一一个能使质子和中子相互

转换的过程；由于中微子相互作用微弱而能够从星体内自由逃逸，在多数情况下中微子

冷却是驱动星体演化最重要的机制（见第二章）。另一方面，中微子信号可以为天文学
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图 1–3各种不同天文学的、地球上的或人工合成中微子源的流量强度[35]。
Fig 1–3 Flux of neutrinos from different astrophysical, terrestrial or man-made sources[35].

和宇宙学的研究提供重要而独特的探测。在传统的天文学和宇宙学中，光子往往是最重

要（很多情况下唯一可行）的探针。人们通过观测天文学中各类天体或天体过程产生中

的光谱，从而研究它们各自的物理机制和性质。然而，由于光子一般只能从光学深度薄

的区域发出，在某些情况下，仅依靠光子作为探针存在很大的局限性。例如，光子只能

从恒星表层辐射而出，人们只能通过它们直接获得恒星表面的信息。与光子显著不同的

是，在绝大多数情况下，中微子都可以自由逃离星体内部或其它光学深度厚的区域，不

仅如此，相较于宇宙射线和 e± 而言，电中性的中微子不受星系间磁场的偏转影响，人

们更易准确的回溯到对应的中微子源。简而言之，中微子探针可以很好的弥补光子探针

的不足。在本节后文中，我们将以图1–3中各种不同类型的中微子源为例，从上述两方
面出发，进一步说明中微子在天文学和宇宙学中的独特地位。

• 宇宙背景中微子

1929年 Hubble通过天文望远镜观察到星系间的退行速度正比于它们之间距离[36]，

从而为大爆炸理论的建立提供了重要实验依据。在 1940 年代，盖莫夫 (George
Gamow)和他的合作者在广义相对论和宇宙学原理的基础上，第一次成功的建立
了大爆炸宇宙学理论[37,38]。根据这一理论，宇宙是从一个奇点大爆炸后不断膨胀
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而形成。在经历一段十分短暂的暴涨阶段后，宇宙处于一个包含各种基本粒子的

高温高密状态，不同粒子间剧烈碰撞并达到热平衡。在爆炸后 0.01秒时，宇宙的
温度大约降为 1011 K∼10 MeV，此时原子核仍难以形成，宇宙中的粒子主要包括
e±、光子、三种不同味道的中微子以及自由的质子和中子。在宇宙不断膨胀和冷

却的过程中，质量较大的粒子不断衰变或湮灭，与此同时，相互作用较弱的粒子

则可能与热宇宙或其它粒子退偶。当温度下降到 2 − 3 MeV (t ∼ 0.1 s)时，中微

子与 e± 和光子退偶；当温度降低至 T < 1 MeV (t ∼ 1 s)时，中子与质子间转换

速率小于宇宙膨胀速度，质子与中子之间退偶；差不多在同一时刻，e±相互湮灭，

仅少数多余的电子存活下来；当温度进一步降低至约 0.07 MeV (t ∼ 200 s)时，中

子和质子可以通过一系列核反应合成一定数目轻核（主要包括 2,3H、3,4He、6,7Li、
7Be等）；差不多在大爆炸三十八万年后（温度约为 3 eV），电子与原子核结合成原
子，造成电子密度急剧降低，光子则可以在整个宇宙中“自由”的运动，这些光

子随着宇宙的膨胀逐渐冷却，并最终成为了我们今天观测到的宇宙微波背景辐射

(CMB: Cosmic Macrowave Background)[39]。

宇宙的膨胀速度由能量密度来决定，其中能量密度包括辐射、物质（包括可见物

质和暗物质）和暗能量各部分的贡献。在宇宙形成之初，辐射占主导，相对论性

粒子（一般而言质量远低于宇宙热温度）都对辐射能量密度有贡献。中微子（三

代）对辐射能量密度贡献显著，因而在宇宙的膨胀和演化过程中发挥重要的作用。

可通过宇宙学和天文学观测来限制中微子的味道数和质量以及其他性质，具体表

现在以下三个方面：(i)根据前文讨论可知，宇宙微波背景用来表征光子与物质退
偶时宇宙的状态，可通过精确测量宇宙微波背景辐射的各项异性，确定宇宙能量

密度各组分的贡献以及重子－光子比例等重要宇宙学参数，进而限制中微子的质

量和味道数量[40,41]；(ii)大爆炸核合成依赖于重子－光子比列和宇宙膨胀速度，因
此原始核素丰度（主要是 4He和 D）也敏感于中微子的味道数[42,43]。具体而言，当

宇宙膨胀加快时，质子和中子相互间更早脱离贝塔平衡，从而造成中子与质子的

比例增大，进而影响原初核素的丰度；(iii)宇宙大尺度结构的形成发生于物质主
导时期。在该阶段，当温度低于中微子质量时，中微子可能由相对论性粒子转变

成非相对论性，从而影响宇宙结构的形成和演化。一方面，相对论性中微子的自

由流动会抑制密度涨落和引力导致的物质聚团，显然，该效应的显著程度与中微

子质量密切相关。另一方面，中微子质量会对宇宙能量密度产生额外贡献，在一

定程度上加速宇宙膨胀并相应抑制结构形成[40,41]。

除了通过宇宙学和天文学观测来探究宇宙中微子背景外，在地面上也可能直接

探测它们。目前比较有希望探测通道是氚核俘获 νe 过程[44]，对应的反应为 νe +
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3H →3 He + e−，其中 e−的能量几乎为确定的分立值（记为 E0）。核素 N 的贝塔

衰变产生的电子服从连续的能量分布，且最大的能量约为 E0 − 2mν。在理想情况

下，可以从贝塔衰变事例中辨别出中微子俘获事例。由于宇宙中微子背景能量太

低（动量仅为 ∼ 10−3 eV），宇宙中微子的俘获事例很少；不仅如此，如果探测器
的能量分辨率达不到 mν 量级，则很难将中微子俘获信号从核素 N 的贝塔衰变事

例中分辨出来。尽管宇宙中微子可能由于引力效应在地面附近聚集，从而增加信

号事例数，但考虑目前实验条件，尤其是探测器能量分辨的限制，宇宙中微子的

直接探测仍然存在巨大的挑战[45]。

• 恒星中微子

在宇宙大爆炸核合成的核素中，氢核所占的质量比例约为 75%，氦核约占 25%，
还有少量为其它轻核。当宇宙温度降到足够低时，原子核与电子结合成中性的原

子或气体分子。这些气体分子在引力的作用下不断聚团并形成原生星，随着引力

势能的释放，原生星内部的气体温度不断升高并使得辐射压强足以抗衡引力，稳

定的恒星结构由此形成。在恒星内部，轻核通过聚合反应合成更重的核素，并为

恒星的活动提供必要的能量。在恒星的演化过程中，大量中微子通过各种不同的

弱相互作用过程产生。

以太阳为例，它内部通过直接或间接的核反应方式将氢核聚合成氦核，同时释放

能量。除了大部分能量用于发光外，剩余少部分能量则被 νe带走。根据太阳功率

可以简单估算，太阳每秒大概会释放 2 × 1038 个电子中微子。这些中微子能量主

要集中在MeV区域附近，地面中微子探测器可以对它们进行有效的探测。在 1960
年代，戴维斯等人使用 37Cl作为靶核第一次成功的探测到了 8B太阳中微子，并发
现太阳中微子的束流强度不到标准太阳模型的预言值的一半[8]；GALLEX/GNO[12]

和 SAGE[13]实验则选用反应阈值更低的靶核 71Ga，并得到了相同的实验结论；同
样的，日本神冈[10] 和超级神冈[11] 中微子实验利用中微子和电子间的弹性散射反

应测量太阳中微子，实验结果进一步证实了太阳中微子的反常现象。中微子振

荡可以很好的解决这一太阳中微子疑难，为了验证这一猜想，加拿大的 SNO 实
验选用重水作为探测器靶核，并利用如下三种不同的中微子的反应通道，包括

ν−e +D → p+ p+ e−、νx +D → p+ n以及 νe + e− → νe + e−，对各种味道的太阳

中微子束流进行测量[14]。SNO实验结果不仅与太阳标准模型吻合，而且确定无疑
的证实了中微子振荡 νe → νµ,τ 的存在。

恒星的结构和演化显著依赖于恒星的质量，相比太阳而言，大质量恒星的演化更

加复杂和丰富[46]。对于质量越大的恒星，核心可达到的温度越高，而由于热核反应
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须克服核素之间库伦排斥能，大质量恒星更容易燃烧较重的核素。实际上，大质量

恒星的核心通过不断收缩而升温，从而进一步点燃的更重的核素。根据恒星模型

的计算，质量大于 10M⊙的恒星可以将核心处氢原子核按照H → He → C → Ne →
O、Mg → Si、S → Fe的顺序一步一步燃烧至结合能最大的铁原子核。在这一过程
中，e±、光子和原子核等通过参与一系列热过程（如 e−+e+ → να+ν̄α, γ

∗ → να+ν̄α

等）和热核反应产生大量的中微子。值得强调的是，在恒星演化的后期（核心 C燃
烧后），恒星释放中微子的速率显著超越电磁辐射速率，中微子逃逸成为恒星最主

要冷却机制，并大大加快了恒星演化的步伐[47–50]。在不久的将来，越来越多万吨

级中微子探测器将投入运行，大质量恒星中微子的探测完全成为可能[26,51–53]；如

同太阳中微子一样，这些大质量恒星中微子将成为人们研究恒星结构和中微子物

理的重要信使。在第二章中，我们将对恒星的结构和恒星中微子的具体产生机制

作更细致的介绍，并详细讨论大质量恒星中那些热中微子的探测前景及相应的物

理意义。

• 超新星中微子

超新星按产生机制可大致分为两类，一类是 Ia型超新星[54,55]，起源与包含白矮星

的双星系统有关；另一类为核心塌缩型超新星[56–58]，与大质量恒星的核心塌缩相

关。由于在核心塌缩型超新星中，中微子的角色更加重要和复杂，下文的讨论将

只涉及核心塌缩型超新星。

前文已谈到，在大质量恒星演化末期，核心可以通过不断点燃新的核素而变成铁

核。与白矮星类似，铁核依靠电子简并压对抗引力从而维持稳定；铁核质量随着周

围壳层的燃烧而持续增加，当铁核质量达到Chandrasekhar质量上限（约为 1.4M⊙）

时，电子简并压将不能抗衡引力，铁核开始塌缩，不仅如此，光致铁核分解过程

以及电子俘获过程导致的中微子释放会显著降低热运动压强和电子简并压，使得

核心塌缩加剧。流体力学计算表明，在塌缩过程中铁核内核与外核的行为并不一

样：内核按均匀连续的方式向内塌缩，且塌缩速度低于声速；外核则以超声速向

内塌缩，外核物质之间或外核与内核之间没有信息联系。当内核密度达到核物质

密度 ρ0 ≃ 3 × 1014 g/cm3 时，核物质简并压急剧增加，内核塌缩停止并开始集体

反弹，由于外核没有接收到相应的信息，外核继续向内塌缩。当反弹的内核与仍

在以超声速向内塌缩的外核碰撞时，强烈的冲击波（或称为激波）会形成。冲击

波向外行进时会分解外核中的铁核并损失大量的能量，详细的数值模拟表明，冲

击波最终往往难以冲破外核，从而不会直接导致超新星爆炸。

研究表明，中微子可能在成功触发超新星爆发中发挥至关重要的作用。上文已提
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及，在核心塌缩的阶段，原子核会通过俘获电子产生大量 νe 。当内核密度达到

1012 g/cm3 左右时，νe 会由于与重核或核子的弹性碰撞而被束缚于核心之内。随

着塌缩的进行，νe 简并性不断增强并与质子和中子达到贝塔平衡。在内核塌缩停

止时，电子与 νe 处于高度简并状态，对应的化学势甚至可达到 100 − 200 MeV。
换句话讲，核心塌缩释放的引力能绝大部分储存在这些高度简并的电子和中微

子中。中微子可以以扩散的方式逃逸出核心，并与核外物质同时发生如下反应，

νe + n→ p+ e−和 ν̄e + p→ n+ e+，将能量转移给电子并加热该区域。中微子只

需要通过这样的方式将它们携带能量的 1%传递给冲击波下的物质，就可能再次
激活冲击波并成功引发超新星的爆炸。

另外，冲击波向外传播时会导致其后方区域密度显著下降，νe 更容易逃逸；一旦

电子和中微子的简并性降低，其它味道的正反中微子也会通过热过程被大量产生。

与电子中微子一样，这些中微子也会因为与电子和核子的碰撞而被束缚，且与它

们维持局域热平衡。它们以扩散的方式向外传输并最终从各自的等效发射球面释

放而出，从而构成了超新星最主要的中微子信号。超新星中微子的能量主要集中

在 10− 50 MeV之间，为了讨论的方便，文献中也常以用 Fermi-Dirac分布来描述
它们。在 1987年，日本神冈实验[20]、美国的 IMB实验[21]以及苏联 Baksan实验[22]

几乎在同一时刻分别独立探测到了 SN1987a（位于大麦哲伦云星系，距离地球约
为 50 kpc）所发出的中微子，共计 20个中微子事例被捕捉到。可以预想，假如某

一超新星爆炸发生于银河系内，日本超级神冈、IceCube探测器和将要建造的江门
中微子探测器[26]上将观测到数以万计的中微子事例，并为人们提供关于中微子能

谱和时间曲线的详细信息。利用这些独特的信息，人们可以进一步理解大质量恒

星结构和超新星爆发机制。

在中微子发射球面附近，超新星中微子密度十分高，中微子与中微子之间碰撞频

繁。中微子在传输过程中，除了感受到由电子散射导致的物质势外，还会感受到

由不同味道不同能量中微子背景产生的有效势。与物质效应显著不同的是，(i)在
味道本征态中，中微子自相互作用效势可以出现在有效哈密顿量的非对角元中，

(ii)中微子自相互作用使得中微子态矢的演化方程变为非线性方程，以上两点将使
超新星中微子的振荡现象更加复杂。由于中微子自相互作用势使得不同能量的中

微子按某些一致方式振荡，文献中也称这种振荡方式为中微子集体振荡[59]。集体

振荡可能会造成中微子不同味道间的完全转换，并显著改变各味道中微子的能谱。

我们可以通过观测超新星中微子信号进一步理解集体振荡或物质效应导致的振荡

形式，并由此了解更多中微子的基本属性，如绝对质量、质量等级等。
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• 高能宇宙中微子

经过过去近一个世纪的实验观察和理论研究，人们已对宇宙射线的了解越来越深

入。我们现在知道，90%的宇宙射线主要质子构成，大约 9%为 α粒子，剩余则

为更重的原子核以及少量电子和 γ 射线[39]。宇宙射线的能量跨度很大，其最低

能量一般被设定为 109 eV，实验上已观测宇宙射线最高能量则可达 1020.5 eV。由
于宇宙射线会在星系磁场的作用发生偏折，到目前为止，我们仍无法对宇宙射线

的起源，尤其是极高能宇宙射线 (E > 1019 eV)的产生机制给出一个完备的答案。

一般认为，能量低于 1015 eV 的宇宙射线起源于银河系内，很可能与超新星残迹
(supernova remnant) 有关[60]；极高能宇宙射线则可能来自于星系外某些剧烈的天

文学过程，如伽玛射线暴、活动星系核等[61]。伽玛射线暴、活动星系核以及超新

星残迹等常常伴随着喷注产生，喷注之间或喷注与星系介质可通过碰撞产生激波，

并通过费米加速机制产生高能宇宙射线[62,63]。

在以上剧烈的天文学过程中，高能中微子 (109 − 1021 eV)往往会伴随着高能宇宙

射线同时产生。高能宇宙射线可通过 pγ或 pp反应产生大量的 π±和K±，这些带

电介子可通过衰变产生大量的高能 νe,µ。正如前文讨论的一样，高能中微子不会

受到磁场的偏折，而且由于反应截面很小，高能中微子往往能传播很远很远的距

离。显然，高能中微子信号的探测有利于人们理解高能宇宙射线的加速机制和来

源。可通过带电流过程 να +N → α− +N ′ 或中性流过程 να +N → να +N ′ 来捕

捉高能中微子。与低能区中微子 (MeV–GeV)探测不同的是，由于高能中微子束流
很小，高能中微子探测器的大小一般要在 km3级别；另一方面，µ±在物质中的穿

透能力很强，实验常依靠它来识别 νµ(ν̄µ)信号，而为了更充分的沉积高能 µ± 的

能量，探测器也必须达到足够的尺寸。由于高能中微子探测的体积十分庞大，人

们也习惯称它们为中微子望远镜。IceCube实验是目前运行中最好的高能中微子望
远镜[64,65]。在最近几年内，IceCube已经探测到几十个能量高于 100 TeV的中微子
事例，其中包括 3个 PeV量级的事例[66–68]。通过实验分析，IceCube首次确认了地
外天文学中微子的存在，从开启了高能中微子天文学崭新的纪元。

如同太阳中微子和 SN1987a中微子类似，高能中微子信号既可以用来探究相应的
天文学过程和宇宙射线加速机制，而且可以提供一些有关中微子混合和新物理的

信息[69,70]。例如，利用 IceCube探测到的高能中微子能谱信息，可以进一步检验传
统的费米加速机制以及探究相关的天文学过程等。同样，高能中微子的味道组分

也是十分重要的信息。前文曾提及，在经历宇宙或天文学尺度的距离时，中微子振

荡效应会被平均掉。在我们对高能中微子的产生机制清楚的基础上，如果 IceCube
能够比较精确的测量抵达地球的中微子味道组分，我们将能够对中微子的混合以
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及相关的新物理（惰性中微子、中微子衰变、CPT对称性破坏等）进行检验或限
制[71–74]。

在本论文的第三章中，我们将更加详尽的介绍在核心塌缩型超新星爆发和伽玛射

线暴等环境中如何通过相对论性喷流产生高能中微子；在第四章，我们将系统研

究吸积盘中微子对这些高能中微子的影响，以及如何通过 IceCube实验来检验它
们。

1.5 中微子的未解之谜和展望

在前面的小节中，我们对中微子的基本性质以及它在天文学和宇宙学中的特殊地位

作了系统的介绍。为了讨论的完备性，我们在本小节列举与中微子相关的未解之谜，并

简要阐述它们各自的现状和意义。这些未知之谜大致可以分为如下三类：

第一类直接与中微子性质相关，主要包括以下问题：

• 中微子的绝对质量大小和质量等级类型（正常等级和反转等级）。中微子振荡实验
确定了 ∆m2

12和 |∆m2
23|的大小（见表1–2），我们只需要知道中微子的质量等级类

型和最小中微子质量，就可以确定所有三代中微子的绝对质量。宇宙学观测要求

中微子质量总和
∑
mi < 0.23 eV，但该结果存在一定的模型依赖性[39]。实验上主

要存在两种测量中微子绝对质量的方法，分别为贝塔衰变实验和无中微子贝塔衰

变实验，其中无中微子衰变实验也是判断中微子是否为Majorana费米子的唯一手
段（见下文）。表1–3列出了各类具有代表性的中微子实验，其中 KATRIN为贝塔
衰变实验[75]，EXO200[76] 以及 GERDA[77] 均为无中微子双贝塔衰变实验。对于不

同的质量等级而言，中微子振荡后的能谱会有所区别，目前实验上主要通过长基

线加速器中微子实验（如 NOνA[78,79])和反应堆中微子振荡实验（如 JUNO[26]）来

探测中微子的质量等级类型。除此之外，无中微子双贝塔衰变实验也对中微子的

质量等级类型存在一定的甄别能力。

• 中微子究竟是 Dirac费米子还是 Majorana费米子？根据定义，Majorana费米子与
它的反粒子相同。如果中微子是Majorana费米子，与中微子相关的弱相互作用过
程中轻子数可能不守恒。目前为止，能够检验中微子是否Majorana粒子唯一可行
的实验方式是无中微子双贝塔衰变实验，如 EXO[76]、GERDA[77]等实验。

• 轻子混合矩阵 CP相角到底多大？目前，高亮度的加速器中微子振荡实验仍然是
测量 Dirac CP相位角的的主要方式，如 T2K[18]、NOνA[78,79]等实验。如果中微子
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为 Majorana费米子，则还存在一个 Majorana CP相角。目前还没有可行的实验方
法对该相角进行测量。

• 惰性中微子是否存在？与通常的中微子不同的是，惰性中微子不参与弱相互作用，
但它可能与常见的中微子混合，导致新的中微子振荡效应。在过去的二、三十年

中，很多中微子振荡实验，主要包括一系列短基线的反应堆中微子实验[80]、加速器

中微子实验（LSND[81]）、太阳中微子实验（如GALLEX[82]）等都暗示除了常见的三

种味道的中微子外，可能还存在一类质量为 eV量级的惰性中微子[83]。新建的短基

线反应堆中微子实验（如 NUCIFER[84]）和加速器中微子实验（如MiniBOONE[85]）

将进一步探寻 eV量级的惰性中微子的踪迹。我们曾研究过利用北京原子能院研究
型反应堆中微子的振荡来寻找 eV量级惰性中微子的可能性[86]。我们详细讨论和

比较了分别以液体闪烁体、水和重水作为靶核的探测情况，研究表明：由于捕捉

的事例数更高且具有更好的能量分辨率，在通常情况下，利用液体闪烁体探测惰

性中微子的灵敏度最高。重水探测器的探测信号具有三重关联，因此能大大降低

本底水平；尽管其事例数偏低，但是当实验本底过高时，重水探测器可能具有更

显著的优势。通过比较“rate-only”和“rate+shape”分析方法，我们发现能谱信息
能大大提高实验的探测能力。不仅如此，为了有效降低系统误差，我们也研究了

利用远、近两个探测器探测惰性中微子的情形。在“3+1”中微子混合框架内，对
于∆m2

14 ∼ 1 eV2的情形，假定我们采取最好的实验搭配（液闪作为靶核、远近探

测器以及“rate+shape”分析方法），当吨级的探测器运行一年的时间后，我们发现
sin2 2θ14的测量灵敏度可达到∼ 0.02。在未来几年内，越来越多的短基线中微子振

荡实验将开始采集数据，彼时，人们将对 eV量级惰性中微子是否存在这一问题有
更明确的答案。除 eV量级外，惰性中微子的质量还可能取其它值。例如，keV量
级的惰性中微子是作为温暗物质很好的一个候选者，这一课题也是最近几年天文

学和粒子物理学的研究热点。除此之外，惰性中微子的质量可能为 TeV甚至是处
于大统一能区，后文对此有更详细的说明。

第二类未解之谜主要涉及这样一个问题：为什么中微子的性质是如此？抑或是中

微子的性质是如何产生的？具体而言，在中微子理论的研究中，我们尤其关心如下一些

问题：中微子质量为什么如此小？轻子混合角和 CP相位角是否特殊，其背后的物理又
是什么？如果惰性中微子存在，它与通常中微子有什么联系？十分有趣的是，这些的

问题往往可以在同一个理论框架下被统一的回答。在最小标准模型中，中微子无质量，

且只存在左手中微子和右手反中微子。中微子振荡以及其它实验已表明中微子质量很

小 (≲ 0.1 eV)但并不为零。根据标准模型预言，夸克和带电轻子的质量起源于希格斯

机制，且它们的质量大小与标量粒子的真空期待值 (v ≃ 246 GeV)成正比。欧洲大型强
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实验 类型/目标 探测器靶核/大小 相关反应 Eν or σE

Daya Bay R Gd-LS, 6×20 ton IBD > 1.8 MeV

Borexino S, GEO LS, 278 ton ES, IBD > 0.5 MeV

T2K AC
Iron/Scintillator

∼ 160 ton
CCQE ∼ 0.2-10 GeV

MINOS+ AC
Iron/Scintillator

∼ 1, 5 kton
CCQE 4-10 GeV

NUCIFER R Gd-LS, ∼ 850 liter IBD > 1.8 MeV

MiniBooNE AC Mineral oil, 800 ton CCQE 0.2-1.25 GeV

Super-K
Cherenkov

S,ATM, SN
Water, 50 kton IBD, ES > 5 MeV

JUNO
R, S, ATM,

SN, GEO
LS, 20 kton IBD > 1.8 MeV

IceCube HEC, ATM Ice, ∼ 1 km3
νx +N → x− +N ′

νx +N → νx +N ′
≥ 10 GeV

ARIANNA
Antenna Array

HEC
Ice, ∼ 500 km3 same as IceCube ≥ 1 PeV

KATRIN β 3H, ∼ 25 g 3H →3 He + e− + ν̄e ∼ 0.2-1 eV

nEXO 0νββ Xenon, ∼ 5 ton
134Xe →134 Ba + e− + e−

136Xe →136 Ba + e− + e−
∼ 1% × Q

GERDA-II 0νββ 76Ge, ∼ 35 kg 76Ge →76 Se + e− + e− ∼ 2.6 keV

表 1–3运行或搭建中具有代表性的中微子实验列表。AC：加速器中微子；R：反应堆中微子；S：太

阳中微子；ATM：大气中微子；GEO：地球中微子；SN：超新星中微子；HEC：高能宇宙中微子；

IBD(逆贝塔衰变)：ν̄e + p → e+ +n；ES(弹性散射)：νx + e− → νx + e+；CCQE(带电流类弹性散射)：

νx +N → x− +N−。

Table 1–3 A list of typical neutrino experiments in operation or under construction. AC: accelerator neutrinos;

R: reactor neutrinos; S: solar neutrinos; ATM: atmospherical neutrinos; GEO: geo-neutrinos; SN: supernova

neutrinos; HEC: high-energy cosmic neutrinos; IBD(inverse-β-decay): ν̄e + p → e+ + n; ES (elastic scat-

tering): νx + e− → νx + e+; CCQE (charged-current quasi-elastic scattering): νx +N → x− +N−.
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子对撞机实验 (LHC: Large Hadron Collider)已测量希格斯粒子到 bb̄和 τ τ̄ 的衰变宽度，

实验结果与标准模型的预言相吻合，从而在一定的程度上验证了希格斯机制的正确性1。

如果中微子质量起源与其它费米子一样，则中微子与希格斯标量场的耦合常数异常小

(∼ mν/v ∼ 10−12)，从而导致物理学中所谓的“精细调节”的问题2。理论上，跷跷板机

制 (seesaw mechanism)是所有中微子质量产生机制中被讨论最多的一类[69]。跷跷板机制

的核心是通过引入高能标新物理和新粒子来间接产生中微子质量项，使得中微子的质量

被新物理高能标压低，从而避免精细调节的问题。引入不同类型的新粒子或新的相互作

用均可以实现跷跷板机制，按照实现方式的不同，常见的跷跷板机制大致可分为 I、II、
III三类。这里只以 Type-I为例作简单说明：引入三代质量很大的右手中微子 NR，其中

NR 为标准模型单态。在标准模型拉氏量中可以按如下方式添加中微子 Dirac质量项和
Majorana质量项，

Lν = l̄LYνH̃NR +
1

2
N̄ c

RMRNR + h.c. , (1–42)

其中 H̃ ≡ iσ2H
∗，H 为希格斯标量场，MR 为右手中微子的 Majorana质量。H 获得真

空期待值后，第一项将产生中微子的 Dirac质量项，且大小为 Yνv/
√
2。将基矢 (νL, νcR)

下的中微子质量矩阵对角化后，可得到中微子的质量大小 mi ∼ Y 2
ν v

2/MR。只需要令

MR ≫ v，极小的中微子质量就可以得到很自然的解释。严格意义上讲，Yν 和MR均为

3× 3矩阵，我们需对上述结果作相应的修改。在中微子质量模型构建中，当某一特定的

对称性被引入后，对角化 3× 3中微子质量矩阵后得到的 PMNS混合矩阵往往具有一些
特殊性，甚至可以与实验结果符合，轻子的混合机制由此在一定程度上得到了解释[69]。

在传统的 seesaw机制中，为了解释中微子的质量，新物理能标往往接近大统一能标
ΛGUT ∼ 1016 GeV。由于该能标远高于目前对撞机实验达到的最大能量（∼ 14 TeV），实
验上几乎不可能验证 seesaw机制的正确性。基于此，人们也提出能够在 TeV能标下实
现 seesaw机制的理论模型，inverse seesaw就是其中比较典型的一种。相比于 Type-I机
制而言，inverse seesaw机制多引入三个标准模型单态的右手中微子N ′

R；NR与N ′
R之间

存在 Dirac质量项 N̄ c
RMNR，且M 很大；N ′

R（或包括NR）存在破坏轻子数的Majorana
质量项，质量记为 µ。在基矢 (νcL, NR, N

′
R) 下将质量矩阵对角化，可得到中微子的质

量 ∼ µMD(MD/M)2，其中MD 为 νL 和 NR 间的 Dirac质量。由于 Majorana质量项破

1注意到 b夸克和 τ 均为第三代费米子。第一、二代费米子的质量起源是否与希格斯机制相关仍有待实验的进一
步确认

2理论对精细调节的判断并不存在一个明确的标准。大致可认为，当无量纲物理常数 λ或 λ−1 小于 10−5 − 10−6

时，该理论可能面临精细调节的问题，其合理性将受到一定程度的质疑。值得强调的是，理论上允许的精细调节程
度完全依赖于实验结果。例如，如果未来实验证实了电子质量起源于希格斯机制，那么耦合常数∼ 10−5则是被允许
的。
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坏轻子数，根据’t Hooft的自然性判据标准，µ可以取一个比较小的数，如不妨取 µ ∼
keV−MeV；当MD/M ∼ 10−3 − 10−2，中微子质量就可达到 O(eV )量级。文献[87,88] 提

出了一个通过两圈辐射效应实现 inverse seesaw机制的中微子模型。值得说明的是，辐
射 seesaw机制有利于进一步降低新物理的能标。不仅如此，在该模型中，U(1)对称性
被引入并不发生自发破缺；U(1)对称性的引入会导致模型中出现一个稳定的暗物质候
选粒子，可以用来解释暗物质遗迹丰度（relic density）以及地面直接探测实验。模型中
引入的新粒子的质量可以低至几百 GeV，这些粒子可能通过圈图效应影响 LHC中实验
信号（例如 h → γγ 的衰变宽度），或着直接产生后再衰变成标准模型粒子或衰变成暗

物质和标准模型粒子。中微子振荡现象表明了中微子质量不为零，并为超出标准模型的

新物理探索开启了一扇独特的窗口。随着 LHC开始采数以及未来更高能、高亮度的对
撞机投入规划，中微子将在新物理的研究中继续扮演重要的角色。

第三类未解之谜主要涉及到中微子在宇宙演化和天文学中的作用。在前一小节中，

我们已经简单介绍了宇宙大爆炸中微子和高能中微子、恒星和超新星爆炸中的中微子

信号以及它们各自的作用；尽管如此，我们仍然没有充分理解中微子在宇宙演化和天

文学所扮演的角色。在下文中，我们列举几个具体的例子来阐述这个观点：(i)天文观
察告诉我们，我们可见的宇宙几乎完全由物质构成，反物质所占的比例十分微小 (η ≡
(nB − nB̄)/nγ ∼ 6 × 10−10)[39]。理论研究表明，重子数不守恒产生于大爆炸宇宙的早

期，与中微子模型密切相关的 leptogenesis可能是产生重子数不守恒的重要机制[69]。以

Type-I seesaw机制为例：由于 CP对称性被破坏，质量很大的右手Majorana中微子衰成
轻子和反轻子的速率将不同，从而造成正反轻子不对称性；正反轻子不对称性则可能通

过标准模型中 sphaleron机制导致重子不对称性的产生。目前而言，我们仍不能确定中
微子以及 leptogenesis机制是否与正反物质不对称性相关。(ii)目前人们对中微子在恒星
演化、超新星爆发以及元素核合成中所发挥的作用有了长足的认识，但这一认识并不完

备。比如，在超新星爆发中，如何更加准确的描述中微子的输运以及理解中微子对超新

星爆发的作用，如何更好的描述超新星中微子集体振荡效应对超新星核合成和中微子

信号的影响等[56–58]。(iii) IceCube实验探测到高能中微子信号 (包括三个 PeV中微子事
例)，并首次确定了天文中微子的存在。在高能天文学中，人们通常认为：与部分高能伽
玛射线一样，高能中微子的产生与高能宇宙射线紧密关联。尽管很多天文学机制和模型

可以产生高能宇宙射线和高能中微子，我们对它们的起源仍然不太清楚。在本文第三章

和第四章中，我们将高能中微子这个课题作进一步的介绍和探讨。

不难发现，以上关于中微子的三类疑难其实是紧密联系在一起的，一个疑难的解答

可能依赖或促进另一个疑难的解答。不同类型的中微子实验，包括振荡实验、贝塔衰变

或无中微子双贝塔衰变实验等协同合作，为我们直接提供有关中微子的更多信息；这些
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中微子信息与大型强子对撞机实验一起，可能为超标准模型新物理的发展提供契机，从

而引领新世纪粒子物理学的发展。另一方面，随着许多大型中微子探测器、观测台和望

远镜投入运行，大量天文学或甚至宇宙学中微子将被探测到。在该过程中，人们可通过

中微子信号研究相关的天文学或宇宙学物理过程，并进一步理解其中中微子的作用；不

仅如此，我们也可以从这些观测中获知中微子的相关性质，这些信息不仅能为直接探测

实验提供重要的佐证和补充，而且也可能为超标准模型新物理的研究提供新的舞台。
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第二章 来自大质量恒星的中微子

恒星是天文学和天体物理学中十分重要的基本组成单元，数以亿计质量和大小不等

的恒星构成星系，数以亿计的星系构成更大的星系团，并组成了宏观尺度的宇宙。太阳

是离我们最近的一颗恒星，是地球和人类最重要的能量来源。从物理的角度上讲，恒星

是一个由自身引力聚集在一起的一个温度很高的等离子体系统，各种粒子如 e±、光子、

核子和各种原子核包含其中并参与各种相互作用；光子从恒星表面辐射而出，并成为人

们观察和研究它们的重要媒介。在这样一个天然的物理系统中，四种最基本的相互作用

(电磁相互作用，弱相互作用，强相互作用，引力)在不同的尺度上发挥着不可或缺的作
用；正是这 4种相互作用的协同合作，恒星才能够长时间的处于稳定状态并逐步沿着特
定的路径进行演化。

在第一章中我们已提及，恒星是天文学中微子的重要来源。对恒星中微子的研究，

是中微子天文学的一个重要分支，它涉及到基本的恒星物理学、粒子物理学和核物理学

等多个基本物理学领域。通过对恒星中微子的探测，人们既可以进一步了解中微子的基

本属性，又能加深对恒星结构和演化以及相关物理学的理解。太阳中微子的探测，帮助

人们确立了三代中微子间的相互振荡模式；不仅如此，随着中微子探测技术的不断发

展，中微子流强和能谱的探测越来越精确，尤其是近几年来，以 Borexino[89] 为代表的

高精度的中微子探测实验开始采集大量太阳中微子数据，人们已经开始对标准太阳模型

有了一些新的认识。

在本章后文中，我们将对恒星中微子的产生及其探测作更加详细的探讨。我们将按

照如下的顺序展开：在2.1节中，我们先对恒星的结构和演化作简明的介绍；接下来，我
们将列举恒星中各种中微子的产生方式并简单讨论各自的意义。在2.2节中，我们仔细
计算大质量恒星在演化晚期产生热中微子的流量和能谱，并讨论探测这些大质量恒星中

微子可能性及其对相关的物理的意义；在最后一小节中我们给出本章的总结和展望。

2.1 大质量恒星结构、演化和中微子

2.1.1 描述恒星结构与演化的基本方程

恒星是一个十分庞大而又复杂的系统，各种粒子在相差迥异的时间和空间尺度上

参与各种物理或化学活动。为了准确描述这样一个热力学系统的结构和演化，我们需要

考虑其中的动力学过程、能量产生和传输过程、由核反应导致的化学元素的演变过程以
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及恒星物质的宏观运动、流失等。这些过程又依赖于恒星物质的各种内禀性质及各种微

观过程，如恒星物质状态方程（equation of state）、电子气体的状态（如相对论性和简并
性）以及不透明度（opacity）等。在实际情况中，恒星的旋转、非球对称性以及强磁场
等均会使恒星系统的描述更加复杂。不过本文只对恒星结构和演化作简单的介绍，因此

只讨论孤立、准静态的、球对称这样的理想的恒星系统。原则上，双星系统、快速旋转

的恒星或磁星的结构与演化与上述理想的恒星之间不会存在本质上的区别。

如何对如此复杂的恒星系统进行描述呢？流体力学给予我们一个完美的答案。我们

可以将这样一个理想的恒星视为一个流体力学系统，运用已知的流体力学方程去描述

它。简单来说，流体力学是将微观上足够大而宏观上足够小的物质作为研究的基本单

元。这个基本单元本身包含无穷多个基本粒子或原子核，而且由于基本单元的尺寸远

大于微观尺度 (粒子平均自由程)且远小于系统的宏观尺度，可以假定它满足局域热平
衡，并且由以下几个简单的热力学变量来描述：局域密度，局域温度，局域压强和亮度

（luminosity）等。从下文的讨论中将看出，这种处理方式大大简化了我们对恒星结构和
演化的描述。不仅如此，由于我们只能观测宏观的物理学量，流体基本单元所包含的信

息已足够充分。需要指出的是，上述这种“粗粒化”的处理方式在物理学的其它分支中

也十分常见。

在描述恒星的结构和演化时，我们采用拉格朗日表述形式，即关注某一基本质量单

元而非某一固定坐标处物理量的变化，这种表述方式在研究恒星物理时更加方便。在该

描述方式中，m和 t为独立的变量，其中 m为某一半径为 r 的球体内恒星物质的总质

量，即在 r → 0时，m→ 0，而在恒星表面处 r → R，m→M，其中 R和M 为恒星的

半径和总质量。描述恒星结构和演化的流体力学方程主要由如下几个方程构成，

• 质量守恒方程：

∂r

∂m
=

1

4πr2ρ
, (2–1)

• 动力学方程（动量守恒方程）：

1

4πr2
∂2r

∂t2
= −∂P

∂m
− Gm

4πr4
, (2–2)

其中方程左边为质量单元的加速度，右边则分别对应压强和引力部分的贡献。当质

量单元静止或匀速运动时，流体系统处于静力学平衡状态，方程两边等于零。实际

上，在恒星的演化过程中，准静力学平衡近似总是成立的。可以作简单的估计，令

∂2r/∂t2 ∼ R/thydr，则流体动力学时间尺度约为 thydr ≃
√
R3/GM 或者

√
R3ρ/P，
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对于一般的恒星而言，thydr 约为几秒至几天，远小于恒星演化的时间尺度。由此

可知，方程 (2–2)的左边可以被忽略，流体静力学平衡总能够成立。

• 能量守恒方程：

∂l

∂m
= ϵn − ϵν − cP

∂T

∂t
+
δ

ρ

∂P

∂t
, (2–3)

其中 l 为单位时间向外穿过半径为 r 的球面的净能量（也称为亮度，luminosity），
ϵn 为单位质量核反应能量产生速率，ϵν 为单位质量中微子的能损速率。等式右边

的最后两项表示热能交换项，由热力学第一定律可知，它们分别对应内能和做功

的贡献，其中 δ ≡ −(∂ ln ρ/∂ lnT )P。

• 能量输运方程：

∂T

∂m
= − GmT

4πr4P
∇, (2–4)

在恒星内部能量传输主要依靠三种方式：辐射、热传导和对流，方程 (2–4)中∇的
具体形式取决于何种能量输运方式占主导地位。辐射与热传导比较类似，区别在

于辐射方式通过光子的不断吸收、释放和散射来传递能量，而热传导则是通过电

子、原子核或者分子之间的碰撞来传递热能。一般而言，辐射机制比热传导更加

有效，不过当物质密度较高时，电子速度可能接近光速，且由于简并性较大电子

的平均自由程增加，此时，热传导方式可能比辐射机制更加重要。对流则是指不

同区域通过交换宏观尺度的恒星物质来交换能量，它主要在物质密度高的区域比

较重要。在恒星核心区域，对流占主导作用，∇ = ∇ad ≡ (∂ lnT/∂ lnP )s；在恒星
外壳层，辐射机制最重要，∇ = ∇rad ≡ (3/16πacG)(κlP/mT 4)，其中 κ为光子的

吸收系数或不透明度。

• 化学元素演化方程：

∂Xi

∂t
=
mi

ρ

(∑
j

rji −
∑
k

rik

)
, i = 1, 2, ..., I. (2–5)

其中 Xi为各核素的质量比分，且满足
∑

iXi = 1；rij 为从核素 i到核素 j 的核反

应速率。

恒星的结构和演化由 r(m, t)、T (m, t)、P (m, t)、l(m, t)以及Xi(m, t)共同决定。上

述方程中各种系数，包括 ρ、δ、cP、κ、rij 以及 ϵn,ν 等，均与恒星物质的性质相关；一旦
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给定 T、P 和 Xi 后，这些系数即被确定下来了。在给定的初始条件和边界条件下，联

立上述 5个偏微分方程组，原则上我们就可以求解出 r(m, t)、T (m, t)、P (m, t)、l(m, t)

以及 Xi(m, t)，从而确定恒星的结构和演化行为。

值得一提的是，根据时间尺度的不同，上述方程组可以进一步简化。观察可知，方

程组 (2–1)-(2–5)中只在 3个地方出现了时间偏微分项，分别对应着 3个不同的时间尺
度。第一个时间尺度为我们已讨论过流体力学动力学尺度 thydr，它用来表征恒星在扰动

下恢复至静力学平衡的快慢，可以通过声速传播至恒星表面或者恒星在自引力下自由

塌缩所需的时间来估计。第二个时间尺度（记为 tKH）与方程 (2–3)有关，用来表征恒星
响应热力学性质变化的快慢，可估计为 tKH ∼ Ei/L ∼ GM2/(2RL)，其中 L为恒星表面

处的亮度，Ei 为恒星总内能，由维里定理可证明，Ei 与总引力势能为同一个量级。第

三个时间尺度（记为 tnuc）表征恒星物质化学演化的快慢，由核反应速率决定，恒星的

演化与寿命直接由 tnuc 决定。对一般恒星而言，thydr ≪ tKH ≪ tnuc。在这种情形下，可

认为恒星处于静力学和热平衡状态，方程 (2–2)与 (2–3)中的时间偏微分项可以被忽略。
此时，微分方程组可以分为两个独立的部分，方程 (2–1)-(2–4)与时间无关，用来描述某
一化学组成 Xi(m)下恒星的结构；方程 (2–5)与时间相关，它将决定恒星物质化学组成
的演变并最终驱动恒星的演化。

在某些简单的模型中，如多方模型（polytrope model）或同源模型（homologous
model），上述方程组中部分方程存在解析解，我们也可由此能得到一些有用的结论,例
如 L − T 和 L −M 幂指数关系等。由于本章讨论的重点不在于此，关于这部分我们将

不再赘述。在实际情况中，该方程组需要依靠大规模的数值计算来求解。这些技术性的

细节也超出了本论文讨论的范围。在下文中，我们将简要介绍恒星演化的轨迹，并重点

强调中微子在其中的重要作用。

2.1.2 恒星演化概述

图2–1中显示了不同质量恒星从产生到死亡的演化轨迹。星际分子云（约 75%的氢
和 25%的氦）通过自引力不断塌缩而汇聚在一起形成原恒星，原恒星进一步收缩并释
放引力势能使得中心温度升高。原恒星内部的高温使得气体分子间存在一定压强，与引

力相抗衡，从而维持原恒星稳定的结构。当温度升高到一定的程度时（约 107 K），氢核
能够克服彼此之间的库伦排斥而发生聚合反应，此时原恒星将抵达恒星的主星序阶段。

一般认为，只有质量大于 0.08M⊙的星体才能进行氢核燃烧反应。质量小于 0.08M⊙的

星体不能成为恒星，它们一般被称为褐矮星。氢核聚合的方式主要有两种，分别为 pp
链和 CNO循环，净效应均为将四个氢核聚合成一个 4He核，释放能量并伴随着 2个 νe

的产生（具体见下文）。pp链式过程在M ≤ 2M⊙的恒星中占主导地位。对质量更大的
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图 2–1恒星演化及其死亡的示意图[90]。
Fig 2–1 Sketch for evolution and death of stars[90].

恒星，核心温度可以达到 2× 107 K，CNO循环过程将更加重要。恒星核心燃烧氢核的
阶段称为主星序期，一般而言，主星序时期占恒星总寿命的 90%以上。由于亮度与恒
星质量满足 L ∝Mα，α ≃ 2− 4，而总核能正比于恒星质量，因此恒星质量越大，主星

序持续时间越短。

恒星核心燃烧完氢核后，便会离开主星序。赫罗图（H-R diagram：Hertzsprung-Russell
diagram）用来描述恒星亮度（纵轴）与表面温度（横轴）的关系。这两个物理量均与恒
星表面的属性相关，且很容易被观测。在给定了恒星表面的温度后，亮度实际上由恒星

的半径决定；恒星在赫罗图上的演化可能直接取决于恒星表层的活动与性质，不过在很

大的程度上它也依赖与恒星内部的核反应以及塌收缩等行为。在赫罗图上，不同质量的

恒星沿着特定的轨迹演化：

• 小质量恒星（0.08 ≲M ≲ 2.3M⊙）

随着氢核的不断消耗以及氦核质量的增加，核心由于压强不足开始收缩。核心收

缩所释放的引力势能转化成热辐射能并传递给核外的氢外层，导致外层膨胀，从
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而使得恒星的半径增大，此时，恒星由主星序阶段演化成亚巨星。恒星膨胀至一

定阶段时，冷却的外层气体将有效阻挡光子的逃逸，并阻止恒星表面温度的进一

步下降。由于恒星继续膨胀，恒星的表面亮度将继续增加，在赫罗图上亚巨星垂

直上升到红巨星阶段。在红巨星时期，氦核质量的不断增加，当简并氦核质量超

过约 0.45 M⊙ 时，氦核反应过程 3 4He → 12C + 7.27 MeV被点燃。不过由于核心
处于简并，氦原子核参与的聚合反应十分剧烈，这种氦原子核的燃烧方式被称为

氦闪（He flash）。氦闪只持续几秒到几分钟，随着核心温度的升高而密度基本维持
不变，电子逐渐变为非简并。此时，核心通过迅速膨胀并吸收热量，并使得恒星

的亮度迅速下降，恒星开始进入稳定的氦燃烧阶段。该阶段也被称为水平分支阶

段，氦原子核在中心燃烧的同时，氢原子核也在恒星外壳层中燃烧。

当核心处氦原子核消耗完之后，核心变为碳氧核，且核心开始收缩并释放引力能，

使得临近的氦原子核壳层温度升高且成功点火。此时恒星处于双壳层燃烧阶段，

除了内壳层的氦原子核燃烧外，外壳层的氢原子核也在继续燃烧。这种双壳层阶

段也被称为渐进巨星分支（AGB：Asymptotic Giant Branch）。在该分支，中心碳
氧核不断增长，双壳层持续提供能量，恒星外层不断膨胀，恒星又一次上升至红

巨星分支。当星核进一步收缩并达到简并时，外面燃烧的双壳层将变得大且表面

光度更亮。红超巨星会在双壳层燃烧结束后形成。红超巨星时期恒星风非常强烈，

导致外层恒星物质被剧烈抛出。与此同时，燃烧壳层越来越接近恒星表面，导致

恒星表面温度升高，与之对应的是，恒星在赫罗图上向左移动，变为行星状星云。

星云的内部则为一颗碳氧白矮星。

需补充所明的是，对于质量M ≲ 0.5M⊙的恒星，简并氦核的质量不能达到氦燃烧

临界值（0.45 M⊙），这类恒星将直接演化成一颗氦白矮星。

• 中等质量恒星（2.3 ≲M ≲ 8M⊙）

中等质量恒星的演化与小质量恒星有一些的类似地方，例如它们也会经历红巨星

和渐进分支等阶段。与小质量恒星不同的是，中等质量恒星十分迅速的演化至红

巨星，且无需经历氦闪这一阶段而直接进入稳定的氦燃烧时期。与此同时，由于

恒星内部对流十分剧烈，中心区域的氦原子核不断的被传输至核外并形成氦燃烧

壳层，最外层则为氢燃烧层，而核心则逐渐演变成碳氧核。在该阶段，外壳层中

的氢和氦的电离区会诱导一种脉冲机制，使得恒星在赫罗图上左右来回摆动，并

穿过造父脉动带形成造父变星。

碳氧核不断累积并达到简并，并使得燃烧加剧。此时，外壳层膨胀造成亮度迅速

增大，恒星进入渐变巨星分支（AGB）。在该阶段，恒星可能会出现热脉动或造父
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脉动现象，并产生剧烈的恒星风。同时，由于核心温度足够高，大量中微子会通

过热过程产生（见后文），并带走大量能量，从而导致碳氧核冷却。

如果碳氧核的质量不能进一步增加，已到达下一步核反应的临界质量，那么恒星

则会由渐进分支变为行星状星云，最后成为一颗碳氧白矮星。这种情形主要适用

于质量小于 6 − 8M⊙ 的恒星。对于质量为 6 − 8M⊙ 的恒星而言，简并碳氧核可

能达到核燃烧的临界值，此时碳氧核将以爆炸的方式燃烧，发生超新星爆炸。

• 大质量恒星（M ≳ 8M⊙）

与中质量恒星演化比较类似，大质量恒星在离开主星序后也会进入核心氦燃烧的

红超巨星阶段，并形成多壳层燃烧的结构。与中小质量恒星显著不同的是，大质

量恒星核心处的温度往往更高，因此氦燃烧形成的碳氧核依然是非简并的；等到

碳氧核聚集至一定的程度并发生收缩，核心温度将进一步升高，碳氧核的核聚合

反应则可以发生。大质量恒星的另一个显著的特点是恒星风物质抛射与对流十分

剧烈，基于此，大质量恒星在后主星序阶段常常会在红超巨星和蓝超巨星之间往

返几次，中间也将历经造父变星阶段。

大质量恒星一旦进入核心碳氧燃烧的阶段，恒星中心的演化将会与外壳层脱离，

这是因为核心内部温度十分高，中微子冷却使得中心处核反应过程十分迅速（见

图2–3以及下文），以至于恒星外层来不及响应核心处的变化。正是由于此，在恒
星进入碳氧燃烧阶段后，恒星在赫罗图上的位置几乎不会变动。大质量恒星的演

化将完全由核心处核反应过程决定。

对于更重原子核而言，核聚合反应的发生需要克服更大的库伦势垒，相应的，核

心处的温度需要更高（见表2–1）。大质量恒星核心的演化大致按照如下方式进行：
核心在燃烧完某一轻原子核后，将迅速收缩并释放引力势能，使得核心温度升高，

从而点燃更重核燃料的反应；由于铁原子核的结合能最大，铁原子核产生后聚合

反应将停止。随着核心处核反应的进行，轻原子核不断聚合成更重的原子核。在大

质量恒星演化的过程中，除了核心温度的不断升高外，核心处密度也会随着核心

收缩而不断升高（见表2–1）。由于恒星温度随半径递减，在中心燃烧较重原子核的
同时，外层也在燃烧较轻的原子核。这样一来，大质量恒星最终将形成如图2–2所
示的洋葱结构：从里至外，原子核按从重至轻的方式分层分布。

对于M ≳ 10M⊙的恒星而言，核心在经历氢、氦燃烧后，将依次进行碳、氧、硅

等主要核素的聚合反应，最终在中心处形成一个铁核。按照中心核素燃料的不同，

这类恒星演化可以大致分为主星序阶段、氦燃烧阶段、碳燃烧阶段、氧燃烧阶段、

硅燃烧阶段等，并在核心处形成一个铁核（见图2–2）。表2–1例举了一个 15 M⊙恒
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图 2–2大质量恒星演化的洋葱结构示意图[91]。
Fig 2–2 Sketch of the onion structure for evolution of massive stars[91].

燃烧阶段 T (109 K) ρ (g/cm3) 燃料 主要产物 持续时间 (年)

H 0.035 5.8 H He 1.1× 107

He 0.18 1.4× 103 He C, O 2.0× 106

C 0.83 2.4× 105 C O, Ne 2.0× 103

Ne 1.6 7.2× 106 Ne O, Mg 0.7

O 1.9 5.8 O, Mg Si, S 2.6

Si 3.3 5.8 Si, S Fe, Ni 0.05 (∼ 18 d)

表 2–1质量为 15 M⊙恒星在不同核燃烧阶段的基本属性[46]。
Tab 2–1 Properties of a 15 M⊙ star at different nuclear burning stages[46].
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星在不同核燃烧阶段核心处的基本性质。当核心演化的最后时刻，铁核的质量随

着硅元素燃烧的不断增加，当超过钱德拉塞卡（Chandrasekhar）质量上限时，任
何能量损耗过程，如铁原子核俘获电子过程与光致分离过程等，均会造成核心塌

缩。一般认为，质量小于 30M⊙的恒星其核心会塌缩成一个中子星，并伴随着核

心塌缩型超新星爆发。更大质量的恒星则会形成一个黑洞，同时可能产生极超新

星（hypernova）爆发；这类新型超新星爆炸比普通核心塌缩型超新星释放更多的
能量，研究表明，伴随着极超新星产生的同时，黑洞和吸积盘会喷出一个相对论

性运动的喷流，它与伽马射线暴（GRB：Gamma-Ray Burst）的产生直接相关。在
下一章关于高能中微子的讨论中，我们将更多的讨论这类系统。

质量为 8− 10M⊙的恒星的演化比较复杂。一般认为，8− 10M⊙恒星在演化的最

后核心会演变成 O-Ne-Mg核，最终形成白矮星，或者通过核心塌缩的方式导致超
新星爆炸。由于 O-Ne-Mg核外层密度随半径衰减迅速，激波更容易冲破恒星物质
并触发超新星爆炸。事实上，8− 10M⊙恒星是目前唯一的一类可以通过数值模拟

实现超新星爆炸的恒星模型。

2.1.3 大质量恒星演化过程中的中微子

由于本章正文将要讨论的热中微子主要与大质量恒星（M ≳ 10M⊙）的演化过程密

切相关，在本小节中，我们将以这类大质量恒星为例，介绍演化过程中中微子的产生方

式，并强调中微子对恒星演化的意义。

观察描述恒星的基本方程可知，与中微子直接相关的物理量为中微子能损速率 ϵν，

它只出现于能量守恒方程中。中微子冷却是恒星损失能量十分重要的方式，尤其是在大

质量恒星演化的晚期，如核心开始燃烧碳氧核素后，核心温度将达到 109 K，热过程将
产生大量中微子，且中微子的亮度将显著超过光子的亮度。中微子冷却的另一个重要

意义是它显著加快了恒星晚期演化的进程。前文已谈到过，恒星在演化过程中处于流

体静力学和热力学的平衡状态。在这样一个系统里，能量产生速率应该与能损速率相

等。图2–3为恒星通过各种核素燃烧产生能量的速率与中微子能损速率随温度的变化关
系。随着越来越重的核素在中心处燃烧，能量的产生或损失速率增加了数个量级。值得

说明的是，由于能量速率正比温度的高次幂，相较而言，核心处温度的变化比较缓慢。

由于中微子能损速率很大，且随着不同核素的燃烧迅速增加，恒星晚期的演化进程将大

大缩短。恒星不同核素燃烧阶段的持续时间 τ ∼ Enuc/Lν。我们已知每单位质量物质可

释放的核能约为 1017 erg/g，且该值随不同核素的改变不大。由图2–3可知，恒星核心处
于碳、氧、硅燃烧时中微子能损速率约为 106 erg/g/s、1010 erg/g/s、1012 erg/g/s。简单
估算可知，恒星在这三个核燃烧时期的持续时间为分别为 103−4 年、1年以及 1天，与
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图 2–3大质量恒星中能量产生和损失速率[46]。
Fig 2–3 Energy generation/loss rate in massive stars[46].

表2–1中的数值在数量级上吻合。
中微子只参与弱相互作用，因此它的产生过程必定与弱相互作用直接相关；在实

际物理系统中，大多数中微子的生成反应也涉及到电磁相互作用和强相互作用（核力）。

由于恒星温度比较高，各种基本粒子和核素的大量存在，中微子可以通过很多反应通道

生成。表2–2中列举了恒星不同演化阶段中微子的亮度、产生方式以及味道组分。在下
文中，我们将对此作简要的阐述。

• pp/CNO中微子

太阳处于主星序阶段时，主要通过将氢燃烧成氦从而释放能量，并产生大量 νe。通

过对太阳中微子的探测，人们可以更好的检验太阳模型以及相关的恒星结构和演

化理论。由于人们对太阳中微子更加了解，且基于太阳中微子的重要性，我们将

它们归为独立的一类来作介绍。与太阳一样，大质量恒星处于主星序阶段时，也

会以相同的方式产生 νe，不过由于温度与密度的不同，各过程中 νe的流量将与太

阳中微子有所区别。

在主序星中，氢的燃烧过程主要通过两种方式进行，pp链式反应（pp Chain）和
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演化阶段 Lν (ergs/s) 主要反应 ν 的味道

主序星 1036 CNO循环 νe

He燃烧 1031 光致过程 νν̄e,µ,τ

演化晚期 1038−46 e±湮灭 νν̄e,µ,τ

Si燃烧 1045−48 e−俘获 νe

核心塌缩 1051−53 e−俘获 νe

核心塌缩 1047−50 原子核退激 νν̄e,µ,τ

表 2–2大质量恒星在不同演化阶段中微子的产生方式和亮度。
Tab 2–2 Neutrino production channel and luminosity of massive stars at different evolution stages.

CNO循环（CNO Cycle）。由于 pp链式反应和 CNO循环的速率十分敏感于核心的
温度，因此对不同质量的恒星而言，两者的权重往往大相径庭。粗略的讲，pp链
式反应的速率大约正比于 T 4，而 CNO 循环速率大约正比于 T 20。对于质量小于

2M⊙的恒星，如太阳，pp链式反应占主导地位；对于更大质量的恒星而言，恒星
核心的温度比较高，足以克服 CNO和质子之间的库伦势垒，CNO循环则为最主
要的反应方式。

(1) pp链式反应

pp链式反应（见图2–4）的第一个过程是由两个质子聚合成氘核，并产生一个 νe,反
应方程为 p + p → D+e++νe。该 νe通常被称为 pp中微子，其能谱连续，最大能量约
为 0.42MeV。同样的，e−也可以出现在反应物中，对应的反应为 p+e−+p → D+νe，

生成的中微子称为 pep中微子。pep中微子的能量为一确定的分立值，Eν ≃ 1.442

MeV，电子的热运动导致 Eν 出现一定展宽，展宽的大小 ∆Eν ∼ O(kT ) ∼ keV ≪
Eν。

接下来的过程是由 D核合成 3He核，对应的反应为 D + p → 3He+ γ。由于只涉及

到强相互作用和电磁相互作用，该过程中没有中微子产生。pp链式反应的最后一
步为 4He核的合成过程，按照不同反应路径又可分为 ppI，ppII，ppIII以及 hep过
程。ppI过程为两个 3He核的聚合，反应为 3He + 3He → 4He + 2p，该过程无中微子
产生。ppII和 ppIII都与 7Be核的产生有关，其中 7Be核通过 3He + 4He → 7Be+ γ

而产生。在太阳内核中，7Be 大约有 99.89% 的几率通过俘获电子而产生中微子：
7Be + e− → 7Li+νe；由于 7Li可能处于基态或激发态，Eν可取两个分立值，分别为

0.8631 MeV和 0.3855 MeV；7Li可以通过俘获一个质子最终产生两个 4He，完成 ppII
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过程。在 ppIII过程中，7Be先俘获一个质子产生 8B，紧接着，8B → 8Be∗+e++νe，

且 Eν 的最大值约为 15 MeV。3He 也可以直接俘获一个质子产生 4He，反应为
3He + p → 4He+ e+ + νe，Eν 的最大值可达 18.78 MeV，是所有太阳中微子中的最
大值。该过程简称为 hep过程，在太阳中该过程发生的概率（占所有 pp链式过程）
仅为 2.5×10−7，因此尽管 hep中微子能量很高，目前对它们的探测依然比较困难。

图 2–4太阳中微子的产生过程，pp链和 CN-I循环[92]。
Fig 2–4 The generation process of solar neutrinos: pp Chain and CN-I cycle[92].

(2) CNO循环

对大质量恒星而言，另一类更加重要的 H燃烧方式为 CNO循环过程。C、N和 O
各种同位素间通过不断的 (p, γ)、(p, α) 以及贝塔（主要为 β+）衰变而相互转化，

并形成一个回路。整个回路的净效应为将四个质子被转换成 4He，并伴随着两个
贝塔衰变产生的 νe。CNO循环存在两种可能的方式，图2–4中给出了其中一个最
主要的循环方式（在太阳的 CNO循环中比重约为 ∼ 99.9%），在该循环中，13N和
15O分别通过 β+ 衰变产生 νe；在另一循环中，17F（15O）也能 β+ 衰变产生少量

的 νe。由于 CNO中微子的能量较低（Emax < 2 MeV），而且太阳 CNO中微子流
量相对偏低，从目前的实验和理论精度来看，人们还很难对太阳 CNO中微子进行
有效的探测。位于意大利的 Borixino中微子实验是目前探测太阳中微子灵敏度最
高的实验，它主要通过 νe与电子的弹性碰撞信号来捕捉太阳中微子。截至目前为

止，8B中微子、7Be中微子、pep中微子以及 pp中微子都被准确的探测到。不仅
如此，Borixino实验已经对 13N和 15O中微子流量给出了很强的上限。

• 热中微子（thermal neutrino）
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粗略的讲，我们把那些只涉及轻子（主要指 e±）和光子而与核物理无关的中微子

产生过程统称为热中微子过程。更确切点，在热中微子过程中，只有电子参与弱

相互作用（包括带电流和中性流），而核子（或夸克）则不参与弱相互作用。由于

在恒星中，正负电子和光子与系统达到热平衡并服从一定的热平衡分布，热过程

中生成的中微子能量大小直接反应了系统的热力学性质（温度、密度等），因此文

献中多称这类中微子为热中微子。

我们将在本章的正文中详细的计算如下 4种热中微子过程：(1)对过程（e± annihi-
lation）：e+ + e− → νe,x + ν̄e,x，其中 x = (µ, τ)（后文我们将采用同样的约定）；

(2)等离子体过程（plasmon decay）：γ∗ → νx + ν̄x；(3)光致过程（photo-neutrino
emission）：γ+e± → e±+νx+ ν̄x；(4)电子－原子核轫致辐射过程（electron-nucleus
bremsstrahlung）：e± + (A,Z) → e± + (A,Z) + νx + ν̄x。值得强调的是，在上述所

有热过程中，带电流和中性流弱相互作用都会参与反应，而且中微子总是以同种

味道的正反中微子对的形式产生。

在恒星处于主序星阶段时，核心温度和密度偏低，热中微子的贡献几乎可以忽略。

当大质量恒星演化到更晚期阶段时，热中微子过程对恒星的结构和演化则变得更

加重要。如表2–2所示，当核心燃烧氦元素时，光致过程和等离子体过程是最重要
的中微子产生过程。在碳燃烧或之后的燃烧阶段，核心处温度接近 109 K，此时中
微子对过程非常重要，不仅如此，中微子亮度将显著超过光子的亮度。

由于热中微子的产生速率随温度上升迅速（见图2–3），当大质量恒星演化到晚期
时，尤其是 Si燃烧阶段时，中微子的流量将非常可观。对于距离地球较近而且正
处于演化晚期的大质量恒星而言，我们完全有可能探测到它（们）所释放的热中

微子信号。如同太阳中微子的探测对太阳模型的意义一样，可以预计，大质量恒

星晚期的热中微子信号将成为人们演究恒星内部结构和演化的十分重要并且可能

是唯一可行的探针。在本章正文中，我们将更加详细的探讨这一问题。

• 核反应中微子（nuclear neutrino）

除了热过程能够产生中微子外，恒星内部也可通过（热）核反应大量产生中微子。

在 pp/CNO中微子的介绍中，我们其实已经谈到了主序星中轻核（H、D、H、Li、
Be、C等）通过核反应产生 νe的一些具体过程。同样的，在恒星演化的其它的阶

段，类似的反应也在不断发生。

与热中微子过程一样，原子核或核子也可以通过带电流和中性流弱相互作用产生

中微子。我们先来讨论原子核参与带电流和中性流的过程。在带电流过程中，原

子核内一个质子和一个中子相互转换，并放出一个电子中微子，最典型的过程为
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β±和 e±俘获过程，可分别表示为

β−−decay : (A,Z) → (A,Z + 1) + e− + ν̄e ,

β+−decay : (A,Z) → (A,Z − 1) + e+ + νe ,

e− capture : (A,Z) + e− → (A,Z − 1) + νe ,

e+ capture : (A,Z) + e+ → (A,Z + 1) + ν̄e ,

(2–6)

上述过程在恒星演化的后期将十分重要，例如在 Si燃烧的阶段，核心的温度将达
到 109 K，密度达到 107 g/cm3，电子具有足够的高能量，使得 e±俘获速率迅速增

加；不仅如此，在高温高密状态下，恒星内部会达到核素分布的统计平衡态（NSE：
nuclear statistical equilibrium），在这种状态下，大量重原子核能够产生，β±衰变过

程的速率也会相应的提高。电子俘获过程在核心塌缩过程中也十分重要，大量的

质子通过该过程转变成中子（中子化过程，neutronization），从而为丰中子重核的
形成提供了必要的条件；伴随着中子化过程，Ye（电子数与强子数的比例）逐渐

下降，由于在塌缩过程中电子的简并压起主导作用，Ye 的演化直接关联到核心的

反弹以及反弹后激波的能量，并最终影响超新星的爆发。

当恒星处于核心塌缩的阶段时，核心的密度将达到 1010 g/cm3，甚至 1014 g/cm3，

电子将处于高度简并的状态，所有热中微子过程都很难发生。上文已谈到，电子

俘获过程在塌缩的早期能将质子转换成中子并产生中微子，但是随着塌缩的加剧，

核心的密度逐渐增加，能量较高中微子（10−50 MeV）很容易被束缚在核心内，不
仅如此，束缚其内的高能中微子也会由于 pauli blocking机制进一步阻碍高能中微
子的产生。此时，原子核的退激发（de-excitation）中性流过程将发挥关键的作用。
在该过程中，处于高激发态的原子核通过释放一个虚 Z0 玻色子而退激至较低的

能态，而虚 Z0玻色子则可以转变成一对正反中微子对，能量较低的中微子由于相

互作用较弱（σ ∝ E2
ν）更易逃逸而出，并成为该阶段最主要的中微子的产生和释

放机制。

在某些天体环境中，（自由）核子会大量存在，核子（间）也可通过相互作用产生

中微子，并在特定条件下起主导作用。核子直接参与带电流弱相互作用过程被称

为犹卡过程（Urca process）。其中，核子直接衰变或俘获电子过程被称为直接犹卡
过程；核子间也可以通过相互碰撞而激发并参与带电流相互作用（产生虚W± 玻

色子）而产生中微子，这类过程则被称为修正的犹卡过程（modified Urca process）。
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同样的，核子间也可通过释放一个虚 Z0 玻色子而产生正反中微子对，该过程则

被称为核子韧致辐射过程（necleon bremsstrahlung process）。在中子星中，自由核
子（主要为中子）大量存在，上述这些中微子过程分别在中子星的不同的位置以

及不同的冷却时期发挥重要作用。直接犹卡过程速率最快（比其它过程高出几个

量级），但由于中子星内部密度非常高（∼ 1014 g/cm3），中子、质子以及电子都处

于高度简并的状态，因而只有费米面附近 kT 的粒子能有效的参与反应，如果再考

虑能动量守恒的限制，直接犹卡过程比较难发生。简单的计算表明，只有当质子

占总核子数的比例大于 11%时，直接犹卡过程才能发生。当直接犹卡过程被禁闭
时，修正的犹卡过程和中子－中子韧致辐射过程则占主导作用；通常情况下，它

们也是中子星外壳的主要冷却机制。

2.2 热过程中微子的能损速率和能谱

在前一小节中，我们已简单概述和比较了在恒星演化不同阶段各种不同的中微子

产生机制及其意义。质量 ≳ 10M⊙ 的恒星将以超新星爆炸的方式结束自己的演化生命。

在大质量恒星演化的过程中，尤其是演化的晚期阶段，各种味道的中微子对通过四种中

微子对热过程，包括对过程（pair process：e+ + e− → ν + ν̄）、等离子体过程（plasma
process：γ∗ → ν + ν̄）、光致过程（photo-process：γ + e± → e± + ν + ν̄）以及轫致辐

射过程（Bremmstrahlung process：e + (Z,A) → e + (Z,A) + ν + ν̄）大量产生，并从恒

星内部自由逃逸而出，成为恒星最重要的冷却机制，进而驱动和加速恒星的演化（见上

小节）。在过去的几十年中，人们对各种热过程中微子的能量损失速率进行了详细的计

算[47–50,93–99]，这些结果成为了描述大质量恒星演化过程不可或缺的组成因素。

对于地球附近处于演化晚期的大质量恒星而言，地面探测器可能探测到它们的超新

星前中微子（Pre-Supernova neutrinos）的信号。在估算这些中微子信号的强度以及研究
探测可能性之前，我们还需要准确知道这些中微子的能谱信息。在过去的十多年内，人

们对部分热过程（主要包括对过程、等离子体过程和光致过程）所释放中微子的能谱作

了研究[100–105]。为了讨论的全面性，在本章后面的小节中，我们将对所列举的四类热中

微子过程（尤其是轫致辐射过程）中微子能损速率以及能谱进行计算，并比较它们在不

同 T − ρ区域的重要性；在此之后，我们将基于这些计算结果简单讨论探测这些热中微

子的可能性和前景。

2.2.1 等离子环境：温度、密度和核素组成

前文已提及，恒星可被视为由许多处于局域热平衡的流体力学单元组成的等离子

体系统。对于温度为 T、物质密度为 ρ的基本单元，e± 的密度满足如下费米－狄拉克
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（Fermi-Dirac）分布，

n± =

∫
dn± =

2

(2π)3

∫
d3p

exp(E/kT ± µ/kT ) + 1
, (2–7)

其中 µ为电子的化学势，相应的，正电子的化学势则为 −µ。不仅如此，电中性要求，

n0 = n− − n+ = NA
ρ

µe

, (2–8)

其中 NA为阿伏加德罗常数（Avogadro constant）；µe为每单位电子所对应的平均原子质

量数，且

1

µe

=
∑
i

Xi
Zi

Ai

, (2–9)

其中 Zi和Ai分别为核素的电荷数和原子质量数，Xi为各核素的质量比分。需强调的的

是，为避免将 µe与电子的化学势混淆，文献中也常使用 Ye来表示电子的比分（每核子

的电子数），其中 Ye = 1/µe。联立方程 (2–7)和 (2–8)，若给定温度 T 与物质密度 ρ/µe，

我们则可解出 e±的密度。

根据温度和密度的不同，恒星内部局域单元可以划分为不同的区域。当me−µ≫ T，

电子气体处于非简并（non-degenerate）状态；反过来，当me−µ≫ T，电子处于强简并

态。另一方面，当 T ≪ me，电子系统为非相对论性（non-relativisitic）；而当 T, µ≫ me

时，电子处于相对论性状态。可以引入两个无量纲的量[47]，λ = kBT/mc
2和 ν = µ/kBT，

来描述这些极限区域，（1）非简并区域：νλ+ λ≪ 1；（2）简并区域：νλ− λ≫ 1;（3）
非相对论区域：λ≪ 1；（4）相对论性：λ≫ 1，或 λν ≫ 1。显然，电子气体的简并性

极限与相对论性极限可能同时满足。

在这些极限区域或其它区域中，我们可以得到 e± 密度的近似解。例如，在非简并

极限下，Fermi-Dirac可由 Boltzman分布来替代，且相对于电子而言正电子密度可被忽
略，我们可得

n0 ≃ n− ≃ 1√
2π3

e(µ−me)/T (meT )
3/2(1 +

15T

8me

), (2–10)

因此有

µ = me + T ln
[√

2π3n0(meT )
−3/2(1− 15T

8me

)
]
. (2–11)
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又比如，当温度给定时，在低密度极限下，ν ≪ 1，存在如下一个拟合公式[47]

ρ

µe

∼ 106λ3e−1/λν[9.613 +
5.255

λ1/2
+

1.081

λ
+

7.324

λ3/2
] gm/cm3; (2–12)

在高密度极限下，µ≫ T,me，电子气体处于相对论性简并状态，我们则有[47]

ρ

µe

= (c0/3)(λν)
3, (2–13)

其中 c0 ≡ 2.922× 106 gm/cm3。在绝大多数情形下，系统不处于这些极限区域，我们需

通过数值方法求解。

2.2.2 对过程

e+(p′)

e−(p)

Z

ν̄(q′)

ν(q)

ν̄(q′)

ν(q)

e+(p′)

e−(p)

W

图 2–5对过程领头阶费曼图。对于 νeν̄e而言，W 玻色子和 Z玻色子交换图均有贡献；对于 νxν̄x(x =
µ, τ)，仅 Z 玻色子交换图有贡献。
Fig 2–5 The lowest order diagrams for pair neutrino process. For electron neutrino, both W - and Z-exchange
diagrams contribute; while for νxν̄x(x = µ, τ), only Z-exchange diagram contributes.

中微子对过程是天体物理中十分重要的中微子产生过程，正负电子对通过相互湮灭

从而产生一对相同味道的正反中微子，尤其是在大质量恒星的演化过程晚期阶段，系统

的温度到达 109 K，甚至接近或超过电子的静质量（∼ 5× 109 K），大量的正负电子对从
真空中产生，对过程可能是最主要的中微子发射机制。

图2–5为对过程的领头阶费曼图的示意图。对于 νeν̄e而言，包括两个具体的反应通

道，分别对应于交换 Z玻色子的带电流相互作用和交换W玻色子的带电流相互作用过
程；对于其它味道的中微子而言 (一般记为 vx，x = µ, τ )，我们只需考虑中性流过程的
贡献 (系统的温度不足以激发足够的 µ±和 τ±的产生，带电流过程的贡献完全可以被忽

略)。下文中，我们先计算 νeν̄e对产生过程，然后将其结果推广至它味道的中微子。
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对于 νeν̄e的产生过程而言，交换W和 Z玻色子的费曼图振幅可以分别表示为：

iMpair
W =

−ig2

8m2
W

ūν(q)γ
µ(1− γ5)ue(p)v̄e(p

′)γµ(1− γ5)vν(q
′), (2–14)

iMpair
Z =

−ig2

16m2
Zc

2
W

ūν(q)γ
µ(1− γ5)vν(q

′)v̄e(p
′)γµ(−1 + 4s2W + γ5)ue(p). (2–15)

运用 Fierz变换公式可以将Mpair
W 变换成与Mpair

Z 一致的形式，总振幅可以进一步被

表述成，

iMpair = iMpair
Z + iMpair

W

=
−ig2

8m2
W

ūν(q)γ
µ(1− γ5)vν(q

′)v̄e(p
′)γµ(CV − CAγ

5)ue(p), (2–16)

其中 CV = (1 + 4s2W )/2，CA = 1/2。

对振幅的模方同时作初态费米子 (e±)的自旋平均和末态费米子 (νeν̄e)的自旋求和，
我们可以得到，

1

4

∑
s

|Mpair|2 = g4

4m4
W

[
(CA + CV )

2(p · q′)(p′ · q) + (CA − CV )
2(p · q)(p′ · q′)

+m2
e(C

2
V − C2

A)(q · q′)
]
. (2–17)

对应的，正负电子对过程的总截面可以表述成，∫
dσpair =

1

2E2E ′v

∫
d3q

(2π)32Eν

d3q′

(2π)32Eν̄

∑
s |Mpair|2

4
(2π)4δ4(P − q − q′)

=
1

64π2EE ′v

∫
dEνd cos θdφEν

(P 0 − Eν)

∑
s |Mpair|2

4
δ

(
P 0 − Eν −

√
(P − q)2

)
, (2–18)

其中 P ≡ p + p′，E 和 E ′ 分别为入射电子的 e− 和 e+ 的能量，v 为入射正负电子的

相对速度，θ 和 φ则分别为 q在以 P为 z轴的球坐标系中的极角 (pole angle)和方位角
(azimuth angle)。由于 (P− q)2 = P2 +E2

v − 2Ev|P| cos θ，我们可以先对 cos θ积分，得到

dσpair

dEν

=
1

64π2EE ′v

Eν

(P 0 − Eν)

P 0 − Eν

Eν |P|

∫ 2π

0

dφ

∑
s |Mpair|2

4

=
1

64π2EE ′v|P|

∫ 2π

0

dφ

∑
s |Mpair|2

4
. (2–19)
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考虑到恒星中入射的 e± 服从 Fermi−Dirac分布，对过程中产生的 νe 能谱 (单位为
MeV−1s−1cm−3)可以表达成

F pair
νe (Eν) =

4

(2π)6

∫
d3p

e(E−µ)/kT + 1

d3p′

e(E′+µ)/kT + 1
v
dσpair

dEν

. (2–20)

相应的，ν̄e的能谱也可以按照相同的方式得到。需要强调的是，振幅模方 (2–17)关于正
反粒子并不严格对称，且由于 e± 的化学势符号相反，入射态的正负电子动量分布并不

同，因此一般而言，νe和 ν̄e的能谱会存在微小的差别。

νx(ν̄x)计算过程与 νe(ν̄e)几乎一样，唯一不同的地方在于，我们只需要考虑 Z玻色
子交换过程［见方程 (2–15)］。νx(ν̄x)的能谱同样可以由方程 (2–20)给出，只需要作如
下的替换，

C ′
V = 1− CV = (1− 4s2W )/2, C ′

A = CA = 1/2. (2–21)

前文已提及，以前的文献仔细计算了不同热过程中微子的能量损失速率。为了验证

能谱计算的正确性，我们也可通过对中微子的能谱积分来得到中微子的能损速率，表示

如下：

Qpair =

∫
F pair(Eν)dEν ,

=

∫
(F pair

νe + F pair
ν̄e + F pair

νµ + F pair
ν̄µ + F pair

ντ + F pair
ν̄τ )dEν . (2–22)

需要说明的是，方程 (2–20)和 (2–22)均涉及到多维度积分；在通常情况下，这些
多维积分需要借助数值方法来实现。如无特殊说明，本论文中所有的高维积分均通过

CUBA程序库来实现[106]。

2.2.3 等离子体过程

恒星可被视为一个等离子体系统，带电粒子主要是（e±）在扰动的电磁场下以振荡

的方式运动。一束电磁波在等离子内传播时，会诱导带电粒子的振荡；带电粒子反过来

会对入射的电磁波产生影响，从而等效的改变电磁波的色散关系。一般而言，当谈论等

离子体内的电磁波时，我们指的是色散关系被改变的电磁波。由量子力学（二次量子化）

可知，各种不同的振动模式都可以被量子化成（准）粒子或元激发。将电磁波量子化，

我们可以得到光子；同样，将等离子体中带电粒子的振荡量子化，我们则得到等离子体

元激发（plasmon）。在有些文献中，也将电磁波和带电粒子的振荡对应的的量子统称为
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W

ν(q)

ν̄(q′)

e−

e−

γ̃(k)γ̃(k)

e−

e−

Z

ν(q)

ν̄(q′)

γ̃(k)

e−

e−

ν(q)

ν̄(q′)

(a)

(b) (c)

图 2–6等离子体中微子过程领头阶费曼图。(a) Fermi理论中的四顶点图；(b)&(c) W 玻色子和 Z 玻
色子交换图。在低能近似下，(b)&(c)图将变成有效四顶点图 (a)。
Fig 2–6 The leading order diagrams for plasma neutrino productions. (a) diagram with 4-point interaction in
Fermi theory; (b)&(c) Z-exchange and W -exchange diagrams. Note that the diagrams in (b)&(c) will turn to
(a) in the low energy approximation.

plasmon；它自旋为 1，对应着 2个横向自由度（色散关系改变的电磁波）和 1个纵向自
由度（带电粒子的振荡）。在本文中，我们将采用前一个约定，即 plasmon特指带电粒子
振荡模式，而两个横向的极化模式则对应着色散关系发生变化的光子。

由于能动量守恒定律或规范不变性，在真空中，一个光子衰变成中微子对是被禁戒

的。在等离子中，由于光子的色散关系被改变 (在光子动量较小时，色散关系可近似表
示为 ω2e(ω, k) = k2，其中 e(ω, k) ≃ 1 − ω2

p/ω
2，ωp 为等离子等振荡频率，可看成光子

在等离子中的有效质量；后文将讨论更一般情况下的色散关系），光子则可以衰变成中

微子对；同样的，等离子体元激发（plasmon）也可通过 e±衰变成中微子对。如图2–6所
示，在领头阶下，光子和等离子体元激发可通过 e± 圈图衰变成中微子对；(b)和 (c)分
别对应带电流和中性流的贡献。我们将在下文中计算光子和等离子体元激发衰变成中微

子对的宽度。

欲计算交换Z玻色子过程的振幅，我们需要计算连接光子和Z玻色子的真空极化矩

阵。由于轴矢量流 (axial current；含 γ5的项)的贡献相较矢量流而言可以被忽略[47,48,107]，

我们实际上只需要计算光子的真空极化矩阵（对应于连接两个光子的费曼图）。记真空

极化矩阵为 Πµν(k, ω)，在单圈图下它可以表示成[108]

Πµσ ≡ −e2
∫

d4p

(2π)4
Tr[γµS(p)γσS(p− k)], (2–23)

其中 S(p)为等离子体环境中电子的传播子。
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规范不变性要求 kµΠµν = 0，并且考虑到系统满足各向同性对称性，我们可以将极

化矩阵分解成横向和纵向两部分[47,107,108]，

Πµν(k, ω) = Πt · (PT )µν +Πl · (PL)µν , (2–24)

其中投影算符 PL和 PT 分别为

(PL)µν = τµτν , τµ ≡ (1,
ω

|k| k̂),

(PT )ij = δij − k̂ik̂j, (PT )0i = (PT )00 = 0, (2–25)

或者等价的，方程 (2–24)中的极化函数 Πt,l可分别表述成

Πt(ω, k) =
1

2
(δij − k̂ik̂j)Πij(ω, k), (2–26)

Πl(ω, k) = Π00(ω, k). (2–27)

通常的横纵电介质常数可由上述极化函数给定，

et = 1− Πt/ω
2, (2–28)

el = 1− Πl/k2, (2–29)

文献中采用不同的近似方法计算了上述极化矩阵[47,107,108]；在下文的计算中，我们

将采用 Braaten和 Segel[108]的最新计算结果。在库伦规范下，有效传播子的非零分零为，

D00(ω,k) = 1

k2 − Πl(ω, k)
, (2–30)

Dij(ω,k) = 1

k2 − Πt(ω,k)
(δij − k̂ik̂j). (2–31)

Plasmon和光子的色散关系由传播子的极点决定，如下所示

D00(ω, k) → ωl(k)2
k2

Zl(k)
ω2 − ωl(k)2

, ω → ωl(k), (2–32)

Dij(ω, k) → Zt(k)
ω2 − ωt(k)2

(δij − k̂ik̂j), ω → ωt(k), (2–33)
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其中 ωt和 ωl分别满足下列方程，

ωt(k)2 = k2 +Πt(ωt(k), k), (2–34)

Πl(ωt(k),k) = k2. (2–35)

与量子电动力学类似，上述留数函数 Zl,t(k)分别表征 plasmon和光子场强重整化，
并决定它们与电磁流的耦合强度。Zl,t(k)分别为，

Zt(k) = [1− ∂Πt

∂ω2
(ωt(k),k)]−1, (2–36)

Zl(k) =
k2

ωl(k)2
[−∂Πl

∂ω2
(ωl(k),k)]−1. (2–37)

由于传播子的留数可以看成极化矢量的乘积 ϵµ(k)ϵν∗(k)，我们可以选定极化矢量为

ϵµt,±(k) =
√
Zt(k)(0, e±(k))µ, (2–38)

ϵµl (k) =
ωl(k)
|k|

√
Zl(k)(1, 0)µ, (2–39)

其中 e±为归一化和相互正交的矢量，且均与 k正交。

基于上述讨论，交换 Z 玻色子过程的振幅可以表示成，

iMplas
Z =

aGF

2
√
2e
ū(q)γµ(1− γ5)Πµσv(q

′)ϵσ, (2–40)

其中 a = −1 + 4s2W。

对于交换W 玻色子的带电流过程，如图2–6(c)所示，如果忽略W 玻色子传播子中

p2/m2
W 项的贡献，交换W 玻色子的费曼图2–6(c)将与2–6(a)一样，只不过在计算振幅

时需要修改相应的耦合常数[48]。进一步，如果忽略到轴矢量流的贡献，并利用 Fierz等
式，W 交换过程的振幅可以表示成

iMplas
W = 2iMplas

Z /a. (2–41)
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因此总振幅为可记为

iMplas =
CVGF√

2e
ū(q)γµ(1− γ5)Πµσv(q

′)ϵσ, (2–42)

=
CVGF√

2e
ū(q)γµ(1− γ5)v(q′)

×
{
Πl · τµτσϵσl + gµiΠt · (δij − k̂ik̂j)gjσϵ

σ
t,±

}
, (2–43)

其中 τµ ≡ (1, ω
|k| k̂)，ϵl,t为对应的极化矢量。

对总振幅作模方并对中微子自旋求和可得

|Mplas
l |2 = C2

VG
2
F

e2
Tr[/q/τ(1− γ5)/q

′/τ ]
ω2ZlΠ

2
l

k2

=
4C2

VG
2
F

e2
[2(q · τ)(q′ · τ)− (q · q′)τ 2]ω2Zlk2

=
4C2

VG
2
F

e2
[−2(q · τ)2 + (k2)2

2k2
]ω2Zlk2

=
4C2

VG
2
F

e2
[−2(E − ωE cos θ

|k| )2 +
(k2)2

2k2
]ω2Zlk2, (2–44)

∑
s

|Mplas
t |2 =

∑
s

C2
VG

2
F

e2
Tr[/q/ηs(1− γ5)/q

′
/ηs]Π

2
tZt

=
∑
s

4C2
VG

2
F

e2
[2(q · ηs)(q′ · ηs)− (q · q′)η2s ](k2)2Zt

=
4C2

VG
2
F

e2
[
∑
s

−2(q · ηs)2 + k2](k2)2Zt

=
4C2

VG
2
F

e2
[−2E2(1− cos2 θ) + k2](k2)2Zt, (2–45)

其中 ηs ≡ (0, e±)，s = +,−；θ为 k与 q之间的夹角，且根据能动量守恒可知，cos θ =
(−k2 + 2ωEν)/(2|k|Eν)。在上述过程中，我们应用了色散关系来替换 Πt,l，并运用了关

系式
∑

s(q · es)2 = q2 − (q · k̂)2。需要指出的是，对于四动量 kµ = (ω, k)，ω和 k必须分
别满足光子和 plasmon的色散关系［见方程 (2–34)和 (2–35)］。
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光子和 plasmon衰变到 νeν̄e对的宽度可分别表达成∫
dΓplas

l =
1

2ωl

∫
d3q

(2π)32Eν

d3q′

(2π)32Eν̄

|Mplas
l |2(2π)4δ4(k − q − q′), (2–46)∫

dΓplas
t =

1

2ωt

∫
d3q

(2π)32Eν

d3q′

(2π)32Eν̄

1

2

∑
s

|Mplas
t |2(2π)4δ4(k − q − q′), (2–47)

因此从光子和 plasmon衰变产生的 νe的能谱为

F plas
l,νe

(Eν) = F plas
l,ν̄e

(Eν) =

∫
d3k

(2π)3
1

eω/kT − 1

dΓplas
l

dEν

=

∫
d3k

(2π)3
1

eω/kT − 1

|Mplas
l |2

16πω|k| , (2–48)

F plas
t,νe (Eν) = F plas

t,ν̄e (Eν) =

∫
d3k

(2π)3
2

eω/kT − 1

dΓplas
t

dEν

=

∫
d3k

(2π)3
1

eω/kT − 1

∑
s |M

plas
t |2

16πω|k| . (2–49)

与对过程不同的是，中微子的能谱与反中微子的能谱完全一样；νµ 和 ντ 的产生过

程只与交换 Z玻色子的中性流过程相关，不难证明，只需要将方程 (2–48,2–49)中 CV 替

换成 C ′
V，即可以得到等离子体过程中 νx(ν̄x)(x = µ, τ)的能谱。

2.2.4 光致过程

光致中微子过程在低密度（ρ/µe < 105 g/cm3）、温度相对较低（T < 4× 108 K）的
区域十分重要。图2–7中显示了光致中微子过程的领头阶费曼图，与前文的中微子通道
一样，W 玻色子交换过程和 Z 玻色子交换过程都会产生 νe(ν̄e)；只有 Z 玻色子交换过

程对 νµ,τ 的产生有贡献。在该费曼图中，光子也可以直接与 W 玻色子的传播线相连，

但这类费曼图的振幅由于增加一个 W 传播子而被压低 O(m−2
w )，我们可以完全忽略它

们的贡献。
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γ(k)

e(p)

ν(q)

e(p′)

ν̄(q′)

W

γ(k)

e(p)

e(p′)

ν(q)

ν̄(q′)

Z

W

γ(k)

e(p)

ν̄(q′)

e(p′)

ν(q)

Ze(p)

ν̄(q′)

ν(q)

e(p′)
γ(k)

图 2–7光致过程领头阶费曼图。其中，e±均对光致过程有贡献。
Fig 2–7 The lowest order diagrams for photo-neutrino productions. Both e± can contribute to photo-process.

交换W 和 Z 的过程对应的振幅分别为[48,49]

iMphot
W =− ieg2

8m2
W

{ūν(q)γα(1− γ5)(/p+ /k −me)
−1/ϵue(p)ūe(p

′)γα(1− γ5)vν̄(q
′)

+ ūe(p
′)/ϵ(/p

′ − /k −me)
−1γα(1− γ5)vν̄(q

′)ūν(q)γα(1− γ5)ue(p)}, (2–50)

iMphot
Z =

ieg2

16m2
Zc

2
W

{ue(p′)γα(a+ bγ5)(/p+ /k −me)
−1/ϵue(p)ūν(q)γ

α(1− γ5)vν̄(q
′)

+ ue(p
′)/ϵ(/p

′ − /k −me)
−1γα(a+ bγ5)ue(p)ūν(q)γ

α(1− γ5)vν̄(q
′)}, (2–51)

其中 a = −1 + 4s2W，b = 1。

将以上两项振幅相加并运用 Fierze变换等式，得到总振幅为

iMphot =− ieg2

8m2
W

{ūe(p′)γα(CV − CAγ
5)
/p+ /k +me

2p · k + ω2
0

/ϵue(p)ūν(q)γα(1− γ5)vν̄(q
′)

+ ūe(p
′)/ϵ

/p′ − /k +me

−2p′ · k + ω2
0

γα(CV − CAγ
5)ue(p)ūν(q)γα(1− γ5)vν̄(q

′)}, (2–52)

注意上式中我们已经考虑了等粒子体效应的贡献，即考虑到了光子色散关系的变化以及

plasmon的贡献。由于光致中微子过程的数值计算更加复杂，在不影响计算结果的前提
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下，我们采用如下近似的色散关系：

ω2
t = ω2

0 + k2, (2–53)

ω2
l = ω2

0, (2–54)

其中 ω0为等离子体的振荡频率。

进一步，总振幅的模方可以表示为

|Mphot
λ |2 = e2g4

64m4
W

Tr
{[

(/p
′ +me)[γ

α(CV − CAγ
5)

/Q1 +me

β1
/ϵ

+ /ϵ
/Q2 +me

β2
γα(CV − CAγ

5)](/p+me)
]

× [(CV + CAγ
5)γβ

/Q2 +me

β2
/ϵ + /ϵ

/Q1 +me

β1
(CV + CAγ

5)γβ]
}

× Tr[/qγα(1− γ5)/q
′(1 + γ5)γβ], (2–55)

其中λ = (t1, t2, l)，分别对应着 3个极化模式；Q1 ≡ p+k，Q2 ≡ p′−k，β1 ≡ (p+k)2−m2
e =

2k · p+ ω2
0，β2 ≡ (p′ − k)2 −m2

e = −2k · p′ + ω2
0。

接下来需要对光子和 plamon 的极化矢量求和。在入射电子的静止参考系内，我
们不妨选定横向极化矢量 ϵµt = (0, ϵ⃗)；对于纵向极化矢量，为了计算的方便，可选定

ϵµl = |k|√
k2
(1, ω

|k| k̂)1，则 ϵl · ϵl = −1且 ϵl · k = 0。在该参考系内，我们有

(ϵt · p) = 0,
∑

t=t1,t2

(ϵt · p′)2 = |p′|2 − (p′ · k)2
|k|2 , (2–56)

其中第一个等式显然是 Lorentz不变的；在特定的参考系下，第二个等式的 Lorentz不
变性并不明显，尽管如此，我们仍可以按如下方式将它分解成 Lorentz不变项的和，

∑
t=t1,t2

(p′ · ϵt)2 = (p′ · u)2 − p′2 − [(p′ · u)(k · u)− p′ · k]2

[(k · u)2 − k2]
(2–57)

1原则上，ϵl的选定并不唯一，例如也可选定 ϵµl = (1, 0, 0, 0)，此时等式 ϵl · k = 0并不总是成立，最后的计算结
果也将更加复杂。
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其中 u = p/me，为入射电子的四动量。因此，在任意参考系，我们都有∑
t=t1,t2

(p′ · ϵt)2 =
−1

(k · p)2 −m2
eω

2
0

{1
2
(2p · k + ω2

0)(2p
′ · k − ω2

0)(m
2
e − p · p′)

+m2
e[k · (p+ k − p′)]2 − 1

2
ω2
0(m

2
e + p · p′)(p+ k − p′)2

}
, (2–58)

类似的，我们有

∑
t=t1,t2

(q · ϵt)2 = (q · u)2 − [(q · u)(k · u)− q · k]2

[(k · u)2 − k2]

=
−ω2

0(p · q)2 −m2(k · q)2 + 2(p · q)(p · k)(k · q)
(k · p)2 −m2ω2

0

, (2–59)

∑
t=t1,t2

(p′ · ϵt)(q · ϵt)

= (p′ · u)(q · u)− p′ · q − [(p′ · u)(k · u)− p′ · k][(q · u)(k · u)− q · k]
[(k · u)2 − k2]

=
1

(k · p)2 −m2ω2
0

{
−ω2

0(p · p′)(p · q)− (p · k)2(p′ · q) +m2ω2
0(p

′ · q)

−m2(p′ · k)(k · q) + (p · k)[(p′ · k)(p · q) + (p · p′)(k · q)]
}
. (2–60)

光致过程中光子贡献的截面可以表达成

σphot =
1

2E2ωv

∫
d3p′

(2π)32E ′dEνIt, (2–61)

其中 E 和 ω分别为入射电子和光子的能量，v为入射电子和光子之间的相对速度，且∫
dEνIt =

∫
d3q

(2π)32Eν

d3q′

(2π)32Eν̄

1

4
|Mphot

T |2(2π)4δ4(P − q − q′), (2–62)

其中，P ≡ p+ k − p′，|Mphot
T |2 ≡

∑
t=t1,t2

|Mt|2。进一步对 d3q′积分后，可得 It为

It =
1

16π2|P|

∫
dφ

|Mphot
T |2

4
, (2–63)
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对入射电子和光子以及出射电子的相空间积分，可以得到 νe的能谱，为

F phot
t (Eν) =

∫
d3p

(2π)3
2fe(E)

∫
d3k

(2π)3
2fγ(ω)

∫
d3p′

(2π)3
[1− fe(E

′)]
It

2E2ω2E ′ (2–64)

与对中微子过程的计算一样，我们可以很直接的得到反中微子和其它味道中微子的

能谱。类似的，我们也可以得到 plasmon的贡献。需要说明的是，在恒星内部绝大部分
T − ρ区域上，光致过程中 plasmon的贡献相比于光子而言都可以被忽略。

2.2.5 轫致辐射过程

电子与原子核韧致辐射过程也是恒星内部产生中微子的重要过程，尤其是当恒星密

度较高时，电子将高度简并，前三个中微子热过程被抑制，韧致辐射过程将在所有热过

程中占主导地位。图2–8给出了韧致辐射的领头阶费曼图，包括交换 Z 玻色子的中性流

图和交换W 玻色子的带电流图；不难发现，电子与原子核的韧致辐射过程与前文的光

致中微子过程十分类似，唯一的区别在于：在韧致辐射过程中，原子核释放虚光子与电

子相互作用，而光致过程则为等离子体中“自由”光子直接与与电子碰撞。值得强调的

是，由于这一相似性的存在，韧致辐射过程的计算可以借鉴或直接使用部分光致中微子

的结果。

e(p)

γ(k)

γ(k)

e(p)

e(p′)

e(p′)

W

W

ν̄e(q
′)

νe(q)

νe(q)ν̄e(q
′)

(Z,A) (Z,A)

(Z,A) (Z,A)

asdas

γ(k)

e(p)

e(p′)

Z0

να(q)

ν̄α(q
′)

γ(k)

e(p)

e(p′)

Z0

να(q)

ν̄α(q
′)

图 2–8电子－原子核韧致辐射过程领头阶费曼图。
Fig 2–8 The lowest order diagrams for electron-nucleus bremsstrahlung.
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韧致辐射过程主要在高密度高简并情形下比较重要，在这种情况下，我们不仅需

要考虑电子的屏蔽效应或等离子效应（见2.2.3小节），还需要处理原子核间的关联效应
（ionic correlation effect）。在下文中，我们将先计算单个原子核韧致辐射过程，然后再考
虑原子核之间的关联效应。

2.2.5.1 单原子核贡献

先来计算交换 Z 玻色子的费曼图；如同光致中微子过程一样，由 Fierz变换可知交
换W 玻色子的费曼振幅与交换 Z玻色子的振幅形式十分相似。
对于部分（弱）简并的电子气而言，我们可采用如下简单的静态屏蔽势[109]

A0(r⃗) =
Ze

4π

e−r/λd

r
, (2–65)

或等效地，在动量空间表示为

A0(k⃗) =
Ze

ϵ(k⃗)k⃗2
=

Ze

k⃗2 + k2TF

, (2–66)

其中 Z 为原子核的原子数；kTF = 1/λd为 Thomas-Fermi屏蔽动量，可表示成

k2TF =
e2

π2

∫ ∞

0

e(E−µ)/kBTp2dp

[e(E−µ)/kBT + 1]2kBT
, (2–67)

对于强简并或更一般的情形，我们选用 Jancovici电介质函数来描述屏蔽势，其中
等效电介质函数形式为1

ϵ(q⃗) = ϵ(q ≡ |q⃗|)

= 1 +
( 2

3π2

)2/3 rs
q2

[
2

3
(1 + y2)1/2 − 2q2y

3
sinh−1 y + (1 + y2)1/2

y2 + 1− 3q2y2

6qy2
ln
∣∣∣1 + q

1− q

∣∣∣
+

2q2y2 − 1

6qy2
(1 + q2y2)1/2 ln

∣∣∣q(1 + y2)1/2 + (1 + q2y2)1/2

q(1 + y2)1/2 − (1 + q2y2)1/2

∣∣∣], (2–68)

y =
1

137

(9π
4

)1/3
r−1
s , (2–69)

rs = 1.388× 10−2
( A

Zρ6

)
. (2–70)

1需要说明的是，该结果可由2.2.3小节中改变的光子色散关系推导而出；而在弱简并近似下，屏蔽势将回到方程
(2–65)的结果。
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交换 Z 玻色子过程的振幅可以写成

iMbrem
Z =− iZe2g2

16m2
Zc

2
W

|f(k)|
ϵ(k)k⃗2

× {ūe(p′)γα(a+ bγ5)(/p+ /k −me)
−1γ0ue(p)ūν(q)γα(1− γ5)vν̄(q

′)

+ ūe(p
′)γ0(/p

′ − /k −me)
−1γα(a+ bγ5)ue(p)ūν(q)γα(1− γ5)vν̄(q

′)}, (2–71)

其中 a = −1 + 4s2W，b = 1；f(k)为原子核电荷形状因子且[110]

f(k) = −3
(krc) cos(krc)− sin(krc)

(krc)3
, (2–72)

rc为原子核的电荷半径 (charge radius)，且可估计为

rc =

1.15× 10−13A1/3 cm, for ρ < 4.3× 1011g/cm3,

1.83× 10−13Z1/3 cm, for ρ > 4.3× 1011g/cm3.
(2–73)

与前文讨论的热过程一样，通过简单的 Fierz变换，可将W 玻色子过程的振幅变成

与 Z 玻色子过程十分相似的形式；只需要将方程 (2–71)中 a+ bγ5替换成 CV −CAγ
5即

可得到总振幅，为

iMbrem =− iZe2GF√
2

|f(k)|
ϵ(k)k⃗2

× {ūe(p′)γα(CV − CAγ
5)(/p+ /k −me)

−1γ0ue(p)ūν(q)γα(1− γ5)vν̄(q
′)

+ ūe(p
′)γ0(/p

′ − /k −me)
−1γα(CV − CAγ

5)ue(p)ūν(q)γα(1− γ5)vν̄(q
′)}. (2–74)

进一步，总振幅的模方可表达成

|Mbrem|2 = Z2e4G2
F

2

|f(k)|2

[ϵ(k)k⃗2]2
Tr
{
(/p

′ +me)[γ
α(CV − CAγ

5)
/Q1 +me

β1
/ϵ

+ /ϵ
/Q2 +me

β2
γα(CV − CAγ

5)](/p+me)

× [(CV + CAγ
5)γβ

/Q2 +me

β2
/ϵ + /ϵ

/Q1 +me

β1
(CV + CAγ

5)γβ]
}

× Tr[/qγα(1− γ5)/q
′(1 + γ5)γβ], (2–75)
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其中 k = (0, k⃗)为虚光子的类空四动量，且 Q1 = p + k，Q2 = p′ − k，β1 = 2k · p− k⃗2，

β2 = −2k · p′ − k⃗2。值得注意的是，我们在上式中人为引入了虚光子的极化矢量 ϵB =

(1, 0, 0, 0)1，并不改变最终的结果；这样做的好处在于使得韧致辐射振幅模方的形式与

光致中微子过程的结果［见方程 (2–55)］十分相似，我们由此可以直接借鉴光致过程的
计算结果。韧致辐射过程总振幅的模方表达成

|Mbrem|2 = 8Z2e4G2
F

|f(k)|2

[ϵ(k)k⃗2]2
[(C2

A + C2
V )I

B
1 + (C2

V − C2
A)I

B
2 + CACV I

B
3 ], (2–76)

其中 IBi 的具体形式分别为，

IB1 =− 2

β1
(c1k

2 + 2c2c5 − 4c3c12) +
2

β2
[4(c3 − 4c5)c9 − c1k

2 − 2c2c5]−
k2 + 4c10

β2
1

(c1c3 + 8c26)

− k2 + 4c7
β2
2

[c1c3 + 8c26 + 4c5(2c5 − c3)] +
2

β1β2
{4c2c25 + 4c11[c3(2c5 − c1)− 8c26]

+ k2[c21 + 2c3c5 + c1(k
2 − 4m2

e − 4c6 + 2c7 + 4c8 + 4c9 + 2c10 − 4c12)

− 8c26 − 8m2
e(c8 + c9 − c12)]}+ c1

(
β2
β1

+
β1
β2

)
− 8c8, (2–77)

IB2 =− 2m2
e

{
4c5

(
1

β1
+

1

β2

)
+
c1
β2
1

(k2 + 4c10) +
c1
β2
2

(k2 + 4c7)

− 2

β1β2
[k2(c1 + 4c8 + 4c9 − 4c12) + 4c25 − 4c1c11]

}
, (2–78)

IB3 =− 4c1(c4 + 4c12)

β1
+

4c1
β2

(c4 − 4c9) +
2(k2 + 4c10)c1c3

β2
1

+
2c1(k

2 + 4c7)(c3 − 4c5)

β2
2

+
4c1
β1β2

[
4(c3 − 2c5)c11 + k2(−c3 + 2c5 + 2c7 − 2c10 + 4c9 + 4c12)

]
+ 2c1

(
β2
β1

− β1
β2

)
,

(2–79)

1注意不要将此处的极化矢量 ϵB 与前文中的电介质常数 ϵ混淆。
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其中 ci分别为

c1 ≡ P 2 ≡ (p+ k − p′)2, c2 ≡ P 2 − 2m2
e, c3 ≡ P 2 + 4p′ · q,

c4 ≡ k2 + 2k · q, c5 ≡ k · q, c6 ≡ p′ · q,

c7 ≡ (p′ · ϵB)2, c8 ≡ (q · ϵB)2, c9 ≡ (p′ · ϵB)(q · ϵB),

c10 ≡ (p · ϵB)2, c11 ≡ (p · ϵB)(p′ · ϵB), c12 ≡ (p · ϵB)(q · ϵB). (2–80)

与前文一样，确定中微子的能量并对初末态粒子的相空间积分，可以得到电子与原

子核韧致辐射过程中 νe的能谱，结果为

F brem
νe (Eν) =

ρ

Amu

∫
d3p

(2π)32E
2fe(E)

∫
d3k

(2π)3

∫
d3p′

(2π)32E ′ [1− fe(E
′)]

∫
dφ|Mbrem|2

16π2|P| ,

(2–81)

其中，mu为原子质量单位，P = p + k − p′，且 φ为 q在以 P为 z轴的球坐标系中的方
位角。对于 νx 而言，由于只有 Z 玻色子交换图有贡献，只需要将方程 (2–76)中 CV 和

CA换成 a和 −b即可得到其对应的能谱流量 F brem
νx 。

很容易证明，方程 (2–77)-(2–79)中 IB1,2在 q和 q′互换下保持不变，而 IB3 在该互换下

反对称。因此在计算反中微子的能谱 F brem
ν̄α 时，我们只需要将 F brem

να 的积分表达式中 IB3

换成−IB3 即可。IB3 项的存在使得 F brem
να 与 F brem

ν̄α 之间存在一些区别。不过当对中微子能

量进行积分得到总速率 Rνα,ν̄α 或能损速率 Qνα,ν̄α 时，I
B
3 项不作贡献。此时，Rνα = Rν̄α

和 Qνα = Qν̄α 总是成立。

很显然，正电子也可与原子核散射并产生中微子对。我们假定入射和出射的正电子

的动量仍为 p和 p′。由 CPT对称性可知，该过程对应的的振幅可通过将电子－原子核
散射振幅中 p和 −p′互换来得到［见方程 (2–74)］。不难证明，方程 (2–77)-(2–79)中 IB1,2

在该互换下保持不变，而 IB3 在该互换下反对称。因此，为了计算正电子－原子核韧致

辐射过程中所释放的中微子的能谱，我们只需要将方程 (2–81)中 fe(E)[fe(E
′)]换成正

电子所对应的费米－狄拉克分布函数 f+
e (E)[f

+
e (E

′)]，并同时改变 IB3 的符号。

2.2.5.2 原子核间关联：等效结构因子

上文中，我们计算了电子在单个原子核电磁场作用的韧致辐射中微子过程。在实际

情况中，我们需要考虑所有原子核对电子韧致辐射的贡献。作简单的估计，只需要将所

有原子核的贡献非相干的求和即可；事实上，这种近似方法能很好的适用于弱（部分）

简并的电子气体情形。然而，对于强简并气体而言，离子之间距离比较靠近，离子由于

— 60 —



上海交通大学博士学位论文 第二章 来自大质量恒星的中微子

相互之间很强的库伦相互作用而相互关联，甚至离子可能处于液态甚至晶格态；离子间

的关联效应 (ionic correlation effect)或称为离子屏蔽效应 (ionic screening effect)将使得韧
致辐射中微子的产生速率显著降低[110–115]。下文中，我们先简单回顾文献[114,115] 中处理

离子关联的方法，并且直接利用这些结果来计算韧致辐射过程中微子的能谱。

恒星处于不同的温度和密度时，系统将处于不同的物质状态 (气态、液态和固态)。
在我们所关心的恒星演化区域，恒星的状态大致可分为如下三类：(i)当 T > 0.3TF 且

Γ ≪ 1，系统处于弱简并状态；(ii)当 T < 0.3TF 且 Γ < 180，系统处于强简并的液态；

(iii)当 T < 0.3TF 且 Γ > 180，系统处于强简并的晶格态。其中，TF 为电子气体的费米

温度，Γ为描述离子间关联的无量纲参数，它们分别定义为

TF ≡ ℏkF
kB

= 5.93× 109{[1 + 1.018(
Z

A
)2/3ρ

2/3
6 ]1/2 − 1},

Γ =
(Ze)2

aIkBT
= 0.2275

Z2

T8

(
ρ12
A

)1/3, (2–82)

其中 ρ6,12 为物质密度1，T8 为环境温度；aI ≡ (3/4πni)
1/3 为离子间平均间距，ni 为离

子的数密度。由于相邻离子间平均距离约为 2aI，Γ实际上为离子间库伦势与离子热运

动动能的比例。当离子间库伦耦合更强 (Γ更大)时，离子关联效应将更显著。
离子关联效应可通过离子的动力学结构因子 S(ω, k⃗)来有效描述。对于静态库伦势

情形和各向同性系统而言 (对于此处讨论的韧致辐射均成立)，动力学结构因子 S(ω, k⃗)

退化到静态结构因子 S(k ≡ |⃗k|)。对于弱简并电子气体 (Γ ≪ 1)，离子关联效应可被忽
略；而对于强简并的液态或晶格系统，研究发现离子关联效应会导致韧致辐射中微子发

射速率降低约 2-20倍。我们先来讨论液态离子系统的结构因子 SLiq(k)。

对于单组份等离子体系统（OCP: One Component Plasma）而言，其液态结构因子可
以通过数值求解改进的超网络链方程而得到[116]。Young等人[117]在 0 < q < 21.975(进一
步分为六段区间)和 1 < Γ < 225范围内对上述结构因子 SLiq(k)进行拟合，得到的结果

1在本论文中，我们将采用这样的约定，对任一物理量 Q，Qn ≡ Q/10n；且不作特别说明，物理量采用高斯单
位制。

— 61 —



来自大质量恒星和伽玛射线暴的中微子 上海交通大学博士学位论文

为

SLiq(k) ≡ S̃(q,Γ) =
1

1 + 3Γ/q2 − cs(q,Γ)
,

− cs(q) = f0(q,Γ) + a00 + a0(q − qi−1) +
n∑

j=1

aj(Γ)(q − qi−1)
j(q − qi),

f0(q,Γ) = − 3Γ

q2 + 3Γ/B0(Γ)
,

B0(Γ) = 0.399925Γ− 0.20001Γ0.357069 + 0.0692063,

aj(Γ) = bj00 + bj0(Γ− 1) +
n∑

m=1

bjm(Γ− 1)m(Γ− 225), (2–83)

其中 q 为无量纲动量，定义为 q ≡ kaI；qi 为各分段的边界，分别为 q = 0、3.0、5.9、
9.75、13.65、17.65、21.75；n为关于 q的最高幂指数，拟合结果表明：对于不同的分段

区域而言，n依次分别取 2、5、5、3、3和 2；a00、a0、aj 以及 bjm均为拟合系数，具

体的数值可参见文献[117]中表 2。当 q > 21.75时，S̃(q,Γ) ≃ 1。

对于处于晶格相的恒星系统而言，结构因子主要来源于静态晶格的布拉格散射

(Bragg diffraction)。考虑到电子能带结构的影响，结构因子大致可以由如下的拟合公
式来描述[115]，

SSL(k) = I(y, tV )e
−2W (k)/I0(y, tV ),

I0(y, tV ) =
1

y2⊥

(
1 +

2y2

y2⊥
ln y
)
,

I(y, tV ) =
0.3088(1 + 8.416y⊥tV )

y(1 + y⊥)3/2(y⊥tV )5/2D
exp

[
− 2

tV (1 + y⊥)

]
+

1

y2⊥y

(
1 +

0.4031

t2V y
2 + 0.5tV + 0.2678

)(
1 +

2y2

y2⊥
ln y
)

exp
(
− 2

tVH

)
,

D = u5 + 0.7124u4 − 1.689u3 + 5.237u2 − 0.2u+ 1.772,

H = 1 + y⊥ + 8.212tV y
2,

u = y
√
tV /y⊥,

其中 y ≡ k/(2kF )，y⊥ ≡
√
1− y2，且 tV 定义为

t−1
V ≡ 4πeρZ

k2kBT

∣∣∣f(k)
ϵ(k)

∣∣∣y⊥e−W (k), (2–84)
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W (k)为晶格系统的 Debye-Waller因子，由如下拟合公式给出[118]，

W (k) =
α

2

( k

2kF

)2
, α = α0(0.5u−1e

−9.1tp + tpu−2), (2–85)

且对于体心立方晶格 (bcc)而言，u−1 = 2.798，u−2 = 12.972，

α0 =
4m2

ec
2

kBTpmi

x2 ≃ 1.683

√
x

AiZ
, x ≡ ℏkF

mec
,

tp ≡ T/Tp, Tp = ℏωion ≃ 7.83× 109
(ZYeρ12

Ai

)1/2
K, (2–86)

除了静态晶格结构的贡献外，多声子吸收和发射过程也会对中微子韧致辐射过程产

生影响；这些影响同样可以等效的由一个额外的结构因子 SPh来表述。在很大的温度范

围内且 α0 ≤ 0.2时，SPh可由如下简单的拟合表达式来近似，

SPh(k) = (e2W1 − 1)e−2W (k), (2–87)

其中，

W1 =
α0y

2bu−2t
2
p

2
√
(btp)2 + u2−2 exp (−7.6tp)

, (2–88)

对于体心立方晶格，b ≃ 231。

考虑到静态晶格和声子的贡献，固态有效结构因子可以表示为

SLat(k) = SSL(k) + SPh(k), (2–89)

其中 SSL(k)和 SPh(k)分别由方程 (2–84)和方程 (2–87)给出。

考虑上述所讨论的离子关联效应，电子－原子核韧致辐射过程中中微子的能谱为

F brem
νe (Eν) =

ρ

Amu

∫
d3p

(2π)32E
fe(E)

∫
d3k

(2π)3
Seff(k)|f(k)|2

∫
d3p′

(2π)32E ′ [1− fe(E
′)]

∫
dφ|Mbrem|2

16π2|P| ,

(2–90)

对于液态系统而言，Seff(k) = SLiq(k)；而对于晶格系统，Seff(k) = SLat(k)。
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图 2–9 各热过程中微子能损速率及其与 Itoh 拟合公式的比较，对过程 (“pair”, ⃝), 等离子体衰变
(“plas”, △)、光致过程 (“phot”, □)以及电子－原子核韧致辐射过程 (“brem”, ♢)。实线为本文的结果，
虚线为 Itoh拟合公式给出的结果。需要说明的是，当 T = 108 K时，对过程中微子能损速率远低于
10−15erg cm−3 s−1，因此不能在图中显示出来。
Fig 2–9 Comparison of total neutrino energy loss rates with Itoh’s fit formulae. e± pair annihilation (“pair”,
⃝), plasmon decay (“plas”, △), photo-neutrino emission (“phot”, □), and bremsstrahlung neutrino emission
(“brem”, ♢). Solid line: my results; Dashed lines: Itoh’s results. It should be pointed out that in the figure
with T = 108 K, the energy loss rate due to pair process is far below 10−15erg cm−3 s−1 and thus not shown
in plot.
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2.2.6 结果分析与讨论

2.2.6.1 中微子能损速率和各热过程的主导区域

前文已提到，由于中微子冷却对恒星 (包括白矮星和中子星等)的演化十分重要，因
此人们主要侧重于计算中微子能损速率。对前文中得到的中微子能谱作简单的积分，我

们即可得到各热过程中微子的能损速率。在本小节中，我们先来比较我们得到的中微子

能量损失速率与前人的计算结果，从而检验我们计算结果的正确性。Itoh及其合作者曾
细致计算过上述这些热过程的中微子能损速率，并得到了各过程的拟合公式[50]。这些拟

合公式在天体物理学和恒星演化中被广泛应用。为了讨论的方便，下文将比较我们的数

值结果与 Itoh拟合公式之间的差别。
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图 2–10 在 T − ρ/µe上中各不同热过程中微子能损速率的主导区域。在各区域中，该热过程对总中
微子能损的贡献超过 90%。图中，我们直接通过 Itoh拟合公式得到重组过程的能损速率。
Fig 2–10 Regions of T − ρ/µe where each processes dominates the neutrino energy loss rate. In each region,
the associated process contributes more than more than 90% of the total rate. The recombination emission
rates are obtained from Itoh’s fit formulae.

图2–9给出了不同温度和密度下中微子能损速率的计算结果与 Itoh 拟合公式的比
较。需要特别强调的是，Itoh等人关于各过程的拟合公式只在该过程占中重要地位时才
准确，不难发现，当考虑所有热过程的贡献时，我们中微子能损总速率与 Itoh等人的拟
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合结果符合很好 (见图中红线)；当该过程中微子能损速率占热过程总速率比重很小时，
该拟合公式不再可靠。例如，在密度较低时，对过程往往占主导地位，数值结果与拟合

公式十分吻合 (精度在 5%以内)；在较高密度区域，对过程的比重显著降低，两者出现
明显偏差。类似的，这点也同样反映在光致过程 (图中绿线)的能损速率中。我们也与
Itoh 等人的数值结果进行比较，发现我们和 Itoh 关于对过程和光致过程的数值结果一
致，从而确定图中这些偏差主要来自于拟合公式的局限性。对于韧致辐射过程而言，拟

合公式在很大的温度和密度区域上与我们的数值结果相吻合 (见图中紫色)。不仅如此，
在我们的数值结果中，韧致辐射中微子速率在密度较高出现了一个突变，该突变是考虑

液体系统的结构因子所导致。对于等离子过程，我们的计算结果与 Itoh的拟合结果和数
值结果均存在偏差。偏差的原因在于 Itoh等人使用了不太准确的等离子体色散关系，这
点已在[108]等文献中被指出。

基于我们的计算结果，图2–10比较了在不同的温度和密度条件下各热过程的相对重
要性。其中重组过程（recombination process）能损速率直接由 Itoh拟合公式得到；在计
算韧致辐射过程时，我们选假定恒星内部物质由 56Fe单一核素构成。在带有标示的各
区域中，各过程占所有热过程总能损速率的比重超过 90%；在各交界区域中，各相关过
程均对能损速率有重要贡献。由该图可知，当温度较高且电子简并不太显著时 (ρ/µ较
低)，可参与弱过程反应的 e±足够多时，对过程往往占据主导作用；当电子高度简并较

高时，对过程、等离子体过程以及光致过程等均受到不同程度的抑制，此时韧致辐射过

程将变的十分重要；在以上两种情形之间，光致过程、等离子体过程和再结合过程则分

别在不同的区域占据重要的地位。值得讨论的是，在韧致辐射占主导的区域，Γ［见方

程 (2–82)］往往大于 1，我们可能需要离子间的关联效应。计算结果表明，在关联效应
比较显著的区域，韧致辐射的中微子能损速率会降低约 2−10倍。

2.2.6.2 中微子能谱

前文已谈及，在作中微子探测可能性研究时，中微子（尤其是 ν̄e）的能谱信息十

分关键。图2–11中给出不同的特定温度和密度下各热过程 ν̄e 的能谱，其中我们选定了

四组特定的温度和密度组合，(T9, ρ7/µe) = (0.87, 8.5 × 10−3)、(2.3, 0.36)、(3.9, 1.9)和

(7.1, 2.5 × 102)，分别对应于恒星核心处于 C燃烧阶段、O消耗阶段、Si消耗阶段以及
超新星爆炸前的时刻。

在所有四种热过程中，对过程中释放的中微子的平均能量往往最大，这是由于该过

程中 e± 的静止质量均转换成了中微子对的能量。中微子平均能量由温度和密度决定，

在一般的情形而言，中微子平均能量没有简单的解析形式。在极限情形下，如对于非简

并和非相对论性的电子气而言，对过程产生的中微子能量约为me + 1.5 T。另外，当大
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图 2–11不同条件下各热过程中 ν̄e的能谱。
Fig 2–11 The spectra of ν̄e from different thermal processes at different temperatures and densities.

质量恒星处于硅元素燃烧阶段时（T = 4× 109 K、ρ/µe = 2× 107 g cm−3），数值计算表

明对过程、等离子体过程、光致过程以及韧致辐射过程中中微子的平均能量分别约为 3
MeV、0.5 MeV、1.07 MeV和 1.0 MeV。需要强调的是，由于只有能量大于 1.8 MeV的 ν̄e

才能参与逆贝塔衰变反应，对过程中产生的中微子将更容易被地面实验探测到。

在韧致辐射过程中，离子关联效应不仅降低中微子能损速率，而且由于结构因子依

赖于虚光子的动量，关联效应会改变中微子能谱的形状。图2–12中比较了 T = 4 × 109

K、ρ/µe = 108 g cm−3时关联效应对 ν̄e能谱的影响。由方程 (2–82)可知，对于由 28Si和
56Fe组成的 OCP系统，Γ分别约为 2.2和 6，即原子核系统处于液态。比较可知，由于
离子间的关联效应，在能量处韧致辐射中微子的流量降低了约 2倍，而在高能端中微子
流量降低约为 1.3倍。另一方面，我们发现当 Γ < 10时，离子间关联效应似乎与 OCP
的组分关系不大。需要强调的是，在逆贝塔衰变能探测的能区上，即 Eν ≥ 1.8 MeV时，
Fν̄e/F

0
ν̄e 随能量变化缓慢且约为 0.7。
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图 2–12离子间关联对韧致辐射中微子能谱的影响。以 28Si和 56Fe分别作为 OCP组分，图中显示了
考虑离子关联的中微子速率 Fν̄e

与没有考虑离子关联的速率 F 0
ν̄e
之间的比值。

Fig 2–12 Effects of ionic correlations on bremsstrahlung neutrino emission. The ratio of the rate Fν̄e
with

ionic correlations to the rate F 0
ν̄e

without such correlations is shown as a function of ν̄e energy Eν for an OCP
composed of 28Si or 56Fe, respectively.

2.3 大质量恒星中微子的探测及其意义

在上一节中，我们详细计算和讨论了在不同温度和密度等条件下四种热过程释放中

微子的总能损速率和能谱。在本小节中，我们首先利用恒星结构和演化数据来计算大质

量恒星热中微子的流量，并讨论恒星物质效应和地球物质效应对中微子流量的影响；在

本小节最后，我们来简要讨论通过地面探测器探测这些中微子信号的可能性，并阐述这

些信号的物理意义。

2.3.1 不同燃烧阶段热中微子的能谱

作为示意，我们选取几类不同质量 (15M⊙、20M⊙和 25M⊙)的大质量恒星模型作为
研究对象。在本文的计算中，我们采用 Alexander Heger教授提供的大质量恒星结构和
演化的数据。这些数据提供了不同恒星模型在任一演化时刻的信息：具体而言，大质量

恒星从核心到最外层被分成了约 1000个壳层，每个壳层的热力学以及化学性质，包括
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温度、密度、压强、熵、内能等以及各核素的质量比例均被记录并保存到该数据中来。

本章开头已作过介绍，恒星的演化过程可根据恒星核心处核燃烧核素的不同而大致划

分为如下几个阶段：H燃烧阶段、He燃烧阶段、C燃烧阶段、O燃烧阶段以及 Si燃烧
和超新星爆炸前夕 (Pre-Supernova，下文简记为 PreSN)阶段。尽管恒星演化程序可提供
恒星在任一连续时刻的详细信息，在该阶段的讨论中，我们仅分别选定上述不同燃烧阶

段的几个特定时刻来作阐述，并计算和比较在这些时刻产生的热中微子的能谱和速率。

由于在 H和 He燃烧的阶段，恒星温度和密度很低，相比于核反应中微子而言，热中微
子的贡献可以被忽略，因此我们只讨论恒星处于更晚期的演化阶段，尤其是 Si燃烧和
PreSN阶段时的热中微子信号。
前文的计算给出了在不同温度和密度等条件下热中微子过程每单位体积和单位时

间释放的中微子能谱 (单位为 ν cm−3 MeV−1 s−1)。我们仅需要对恒星所有壳层释放的热
中微子流量求和即可恒星总中微子的流量 (单位为 ν MeV−1 s−1)；由于最外面壳层的温
度和密度很低，中微子的贡献很小，在实际计算中我们仅需要考虑内部壳层的贡献。

图2–13和图2–14中分别给出了两种质量恒星模型 (15 M⊙ 和 25 M⊙)在不同的演化
阶段热中微子能谱；各个子图中分别显示了四种不同热中微子过程 (对过程、光致过程、
等离子体过程以及韧致辐射过程)的贡献。不难发现，当 Eν ≳ 0.2 MeV时，对过程贡
献最显著。随着恒星的演化，核心温度和密度不断升高，热过程中微子的平均能量和流

强也显著增加。对于处于同一演化阶段质量较大的恒星，恒星核心处的温度和密度会更

高，中微子的流量和能量也会相应增加。值得说明的是，恒星演化至比较晚期时，不同

质量的恒星由于剧烈恒星风已将表层绝大部分物质抛掉，恒星的演化实质上为核心的演

化，而核心的性质很大程度上由电子简并压决定；在这种情况下，不同质量恒星的演化

将趋于统一，中微子的流量和能谱也将基本一致，这一点可通过比较 15M⊙ 和 25M⊙

恒星在 Si燃烧阶段以及 PreSN阶段热中微子的能谱而得到。

2.3.2 恒星物质效应对中微子流量的影响

对于恒星中微子而言，ν̄e 最容易被地面实验探测到（更多相关的讨论可参考下一

节）。不同味道的中微子在从恒星产生并传播至地面探测器的过程中会相互之间转换，

从而影响中微子信号的探测。中微子主要在恒星内部产生，从恒星内部传播至恒星表面

时，物质效应使得中微子的振荡现象发生深刻的变化。在本文第一章1.3.2.1小节中，我
们曾讨论了中微子的振荡现象，并以恒星中微子为例详细的讨论了物质效应对中微子振

荡的影响。我们这里只需要直接应用这些结论即可。

恒星物质效应依赖于中微子的质量顺序。假定不考虑中微子振荡效应，我们记抵达

地球时各味道恒星中微子（这里仅讨论反中微子）的流量分别为 F 0
ν̄e、F

0
ν̄µ = F 0

ν̄τ = F 0
ν̄x。
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图 2–13质量为 15 M⊙恒星在不同演化阶段通过不同热过程所释放的 ν̄e的能谱。
Fig 2–13 M = 15 M⊙. Spectra of ν̄e (in units of MeV−1 s−1) produced in different thermal processes at
different burning phases.

考虑恒星物质效应后，ν̄e 流量可表示成 Fν̄e = p̄F 0
ν̄e + (1 − p̄)F 0

ν̄x。对于正常质量顺序而

言，p̄ = |Ue1|2 ≃ 0.7；对于反转顺序而言，p̄ = |Ue3|2 ∼ 0.025。由于恒星中微子能量较

低，主要集中于MeV附近，地球物质效应对恒星中微子的影响完全可以被忽略。

ν̄e 与 ν̄x 的能谱形状存在一些差异。在不同温度和密度条件下，对于不同的热过程

而言，不同 Eν 处中微子流强的差别比较大；由于带电流相互作用的额外贡献，一般而

言，ν̄e比 ν̄x的流强高 1−2个数量级。在恒星演化的晚期，对于 Eν > 1.8 MeV的中微子
而言，对过程占主导地位（占 99%以上）。图2–15给出了对过程在 Si燃烧阶段时 ν̄e 和

ν̄x流量的比较。由图中可以发现，当 Eν > 1.8 MeV的中微子时，ν̄e与 ν̄x的能谱形状十

分接近，且 F 0
ν̄x/F

0
ν̄e ≃ 0.19。结合上文的讨论，考虑到恒星物质效应后，对于正常质量

顺序和反转质量顺序而言，Fν̄e 分别约为 0.76F 0
ν̄e 和 0.21F 0

ν̄e。
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图 2–14质量为 25 M⊙恒星在不同演化阶段通过不同热过程所释放的 ν̄e的能谱。
Fig 2–14 M = 25 M⊙. Spectra of ν̄e (in units of MeV−1 s−1) produced in different thermal processes at
different burning phases.

2.3.3 恒星中微子的探测及其物理意义

前文已讨论大质量恒星中热过程释放的中微子流量和能谱以及中微子物质振荡对

它们的影响。在此基础上，我们将本小节中简要讨论地面探测器捕捉这些恒星中微子信

号的可能性，并从如下几个方面论述这些信号的物理意义：(i)判定中微子的质量等级
顺序；(ii)确定大质量恒星的质量，并验证与恒星结构和演化相关的物理；(iii)通过光变
曲线对超新星爆发提前预警。

2.3.3.1 恒星中微子的探测

尽管热过程中不同味道的正反中微子均可产生，地面探测器对 ν̄e的探测能力最强。

ν̄e主要通过逆贝塔衰变 (inverse-β decay)过程被探测，

p+ ν̄e → n+ e+, (2–91)
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图 2–15当 T = 4× 109 K且 ρ/µe = 2× 107 g cm−3 时，对过程中产生的 ν̄e与 ν̄x能谱的比较。
Fig 2–15 Comparisons of fluxes of ν̄e and ν̄x in the pair process at T = 4×109 K and ρ/µe = 2×107 g cm−3.

其中中微子的能量可由正电子的能量确定，Eν = Ek
e+ +me + (Mn −Mp) ≃ Ek

e+ + 1.804

MeV，Ek
e+ 为正电子的动能；显然参与反应的 ν̄e的能量必须大于 ∼ 1.804 MeV。产生的

正电子会立刻与电子湮灭并产生 2个能量约为 0.511 MeV的光子；产生的中子也会被 H
或 Gd核俘获而释放光子；探测器通过中子俘获信号与电子对的湮灭信号的关联来甄别
ν̄e事例，从而大大压低实验的噪音。逆贝塔衰变的反应截面大约为

σ ≃ 0.0952× 10−42Ee+Pe+ cm2, (2–92)

其中 Ee+ 和 Pe+ 分别为正电子的总能量和动量大小。

地面中微子探测器单位时间捕捉到的中微子事例数由下式给出

N =

∫
Eth

F (Eν̄e)

4πL2
·Np · σdEν , (2–93)

其中 Np为探测器靶材料中质子的总数目，L为该恒星到地球之间的距离，F (Eν̄e)为从

考虑恒星物质效应后恒星表面释放 ν̄e的流量 (ν MeV−1 s−1)。
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第一章表1–3中例举出一系列典型的中微子探测器，其中对超新星和恒星 ν̄e比较灵

敏的探测器主要包括 KamLAND、Borexino、SuperK，以及下一代更大型的中微子实验，
如 JUNO、RENO50和 HyperK等。在上述实验中，SuperK和 HyperK探测器以水作为
靶核，并通过探测 Cherenkov辐射光来捕捉中微子，这类实验靶核的质量往往很大（如
SuperK为 50 kt，而 HyperK则为Mt量级），但为了降低实验本底，该类反应中中微子的
阈值较高 (∼ 4−5 MeV甚至更高)；其余实验均采用液体闪烁体探测器，ν̄e阈值可低至∼
1.804 MeV。由于恒星热中微子的能量主要集中于 1−2 MeV区间上，相对于 Cherenkov
水探测器而言，液体闪烁体更具有优势。

图2–16中显示了一个离地球距离为 0.2 kpc的 20 M⊙ 恒星在 O和 Si燃烧阶段释放
的热中微子在 KamLAND实验中的能谱，其中 Ep 为探测瞬时能量，包含 e+ 的动能和

e±湮灭产生的两个光子的能量，即 Ep = Ek
e+ +2× 0.511 MeV ≃ Eν − 0.782 MeV。在实

际情况中，KamLAND实验的探测效率约为 70−80%；在上述计算中，我们简单的假定
探测效率为 100%，与实际情况相差不大。该图中暂时没有考虑中微子振荡效应的影响。
根据前一小节的讨论，如果考虑恒星物质效对 ν̄e 流量的影响，我们只需要对探测能谱

乘上一个整体因子；对于正常顺序和反转顺序而言，这个因子分别约为 0.76和 0.21。
当超新星或其前身恒星离地球距离较远时，热中微子事例数会比较少，此时能谱信

息不太重要。表2–3列举了不同实验在超新星爆炸 2天前探测到的热中微子的总事例数。
尽管 SuperK实验或其下一代 HyperK实验质量很大，但由于中微子能量阈值较高，其
单位靶核质量探测恒星热中微子的事例数远少于 KamLAND或 JUNO实验；不难理解，
新一代构建中的大型闪烁体探测器中微子实验，如 ∼20 kt级别的 JUNO和 RENO50等
实验，将显著提高恒星热中微子探测的可能性。

探测器 8.4 M⊙ 12 M⊙ 15 M⊙
NH (IH) NH (IH) NH (IH)

SuperK 2.47 ×10−2 (9.68× 10−3) 21 (7) 61 (21)
KamLAND 1.06× 10−3 (1.5× 10−3) 31 (9) 43 (13)

HyperK 0.3 (0.13) 9 (3) 77 (28)
JUNO 2.12× 19−2 (8.03× 10−3) 618 (189) 864 (266)

表 2–3不同的探测器观察到不同恒星模型热中微子的总事例数。假定前身星距离为 L = 0.2 kpc[105]。
Tab 2–3 No. of pre-SN neutrino events for different progenitors at different detectors with L = 0.2 kpc[105].

一般而言，中微子探测器附近反应堆中微子和地球中微子 (geo-neutrinos)的流强比
较显著；对于恒星 ν̄e的探测而言，它们是不可去除的实验噪音。为了进一步讨论探测恒

星热中微子的可能性，我们需要了解反应堆中微子、地球中微子以及其它源导致的本底

事例数。反应堆中微子能量较高，平均能量约为 4−5 MeV。地球中微子能量与恒星热中
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图 2–16 20 M⊙恒星在 O和 Si燃烧阶段释放的热中微子在 KamLAND实验（靶核质量约为 1 kt）中
的能谱。蓝色的虚线对应着探测瞬时能量的最小值，Emin

p = 1.022 MeV。假定恒星离地球的距离为
0.2 kpc，且中微子的探测效率为 100%。中微子振荡效应没有考虑其中。
Fig 2–16 Spectra (in units of /MeV/day) of neutrino events from a 20 M⊙ star at O/Si burning stages detected
at KamLAND (detector mass ∼ 1 kt). The blue dashed line corresponds to the minimal energy of prompt
energy with Emin

p = 1.022 MeV. The star is assume to be 0.2 kpc away from the Earth. A perfect 100%
detection efficiency has been assumed. Oscillations are not considered.
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微子相近，主要分布于 1−3 MeV。在探测地球中微子或恒星中微子时，可选取合适的能
量窗口 1 < Ep < 3.5 MeV，能最大程度的保留地球中微子事例数，同时降低反应堆中微
子本底。在该能量区间中，反应堆中微子和地球中微子事例率分别约为每天 0.25个事例
和 0.05个事例。在某些情况下，反应堆可能处于关闭状态，此时总本底水平较低，约为
每天 0.07个事例；当反应堆运行时，总本底水平则约为每天 0.35个事例。图2–17中显
示了 KamLAND实验在爆炸前 2天内观察到的总中微子事例数，它随着恒星到地球距
离的增大而减小。水平虚线为实验本底不同置信度下的泊松统计涨落。对于不同的恒星

模型和中微子质量顺序，发现恒星中微子的可能性有些区别。大致而言，对 KamLAND
实验来说，如果要在 3σ置信度下发现超新星爆炸前中微子，恒星离地面的距离需要在
0.2−0.5 kpc以内。下一代大型液体闪烁体中微子实验，如 JUNO、RENO50以及 LENA
等比KamLAND探测器约大 20−50倍，可以简单估计一下，在同等实验本底水平下，欲
达到 3σ的置信度，允许的恒星距离可以达到 1−3 kpc。

图 2–17 KamLAND探测器在爆炸 2天前探测到的热中微子总事例数。水平虚线表示不同置信度下实
验本底的泊松涨落水平[53]。
Fig 2–17 Expected No. of preSN neutrino events within 2 days before explosion in KamLAND. The horizontal
lines represent background level at different confidence level[53].

前文的讨论基于爆炸前 2 天内的总事例数，而没有考虑中微子的能谱以及时间信
息。事实上，恒星热中微子事例数随着恒星演化而显著变化（下文称为中微子光变曲

线），这也能为恒星中微子的探测提供十分重要的信息。图2–18中显示了不同恒星模型
在超新星爆炸前的热中微子光变曲线。对于不同恒星模型，中微子光变曲线的特征分
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明。具体而言，光变曲线的斜率以及最大值点的时间和事例率等均不相同。需要解释的

是，整体而言，随着恒星的逐步演化，核心温度和密度不断升高，热中微子的流量将不

断增加。在 20 M⊙ 和 25 M⊙ 恒星的中微子光变曲线中，我们发现，热中微子事例率在

达到某一极大值后会突然下降，这是由核心在燃烧完 Si元素后突然冷却所造成的。从
原则上讲，在 15 M⊙ 恒星的光变曲线中也应该出现这一现象；如果选取更多恒星演化

的时刻，这一现象将得到如实呈现。由于实验本底基本不随时间改变，可以预计，如果

考虑到恒星中微子光变曲线的信息，恒星中微子信号将更容易从本底中被区分出来，或

者换言之，我们有可能探测更远处恒星所释放的热中微子。我们将在未来的工作中详细

讨论这一问题，本文后文将不再讨论它。
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图 2–18超新星爆炸前热中微子信号的光变曲线。与图2–16类似，我们选定 KamLAND探测器（靶核
质量约为 1 kt），且中微子的探测效率为 100%。假定恒星离地球的距离为 0.2 kpc，且不考虑中微子
振荡效应。
Fig 2–18 Thermal neutrino light curve before SN explosion. KamLAND detector (detector mass ∼ 1 kt) has
been chosen with a perfect 100% detection efficiency. The star is assume to be 0.2 kpc away from the Earth,
and oscillations are not considered.

2.3.3.2 恒星中微子信号的物理意义

• 超新星提前预警
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前文已谈到过，大质量恒星 (M > 12M⊙)在演化的最后阶段会通过核心型超新星
爆炸变成中子星或塌缩成黑洞。1987a超新星中微子信号告诉我们，超新星中微子
暴信号会比光信号提前几个小时抵达地球，因此中微子暴信号可以为人们观察超

新星的光学信号提供预警。如果星体离我们足够近，那么爆炸前几天内的热中微

子则有可能被观察到，这将为超新星爆发提供更加充分的预警。上文中我们谈到

了热中微子速率随时间变化的光变曲线。表2–4中给出了 KamLAND实验在 3σ置

信度上探测到超新星爆炸前热中微子的提前时间。当反应堆运行时，实验本底较

高，预期的本底速率为每天 0.355个事例；当反应堆关闭时，本底水平降低至每天
0.071个事例。

恒星模型 [M⊙] 距离 [pc] 质量排序 反应堆状态 提前时间 [hr]
15 150 NH Low 79.0
15 150 IH Low 6.44
25 250 NH Low 15.6
25 250 IH Low 3.99
15 150 NH High 38.0
15 150 IH High 2.36
25 250 NH High 9.72
25 250 IH High 1.04

表 2–4在 3个 σ置信度上探测到超新星爆炸前热中微子的提前时间[53]。
Tab 2–4 3σ detection time ahead of SN explosion[53].

• 超新星前身的确定

前文已讨论过（见2.1.2节），质量大于 8M⊙的恒星会以核心塌缩的方式结束演化

生命，其中 8− 10M⊙恒星会导致 O-Ne-Mg型超新星爆炸，而质量大于 10M⊙的

恒星将以铁核塌缩的方式实现超新星爆炸。仅通过观察超新星爆发现象，很难将

上述这两类超新星区分开来，而爆炸前中微子信号则为此提供了一种可能。显然，

对于不同质量的大质量恒星而言，它们的演化轨迹也存在一定的区别。一般而言，

恒星质量越大，在演化的过程中核心处的温度和密度也会越大。由于热中微子的

流量高度依赖于温度和密度，因此，对于这些不同质量的恒星而言，热中微子的

强度和光变曲线也会存在明显的区别。

如表2–3所示，不同质量的恒星中产生的热中微子事例差距显著。对于 8.4 M⊙ 的

前身恒星而言，恒星核心处温度和密度偏低，热中微子流量较少，且很难被探测

到。相比而言，对于质量大于 12M⊙ 的恒星，在同等距离和实验探测条件下，它

们的热中微子则有可能被探测到。
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由表2–3可知，12M⊙和 15M⊙的中微子事例数比较接近，且由于中微子质量顺序

类型不确定，仅通过总事例数很难将这两类前身恒星模型区分开来。当星体离地

球较近时，我们有可能测量到热中微子的光变曲线；由于不同恒星前身热中微子

光变曲线的形状相差迥异且特征分明（见图2–18），我们能够很容易通过中微子光
变曲线来分辨出前身恒星模型。中微子光变曲线的变化实质上反映出了恒星内部

的结构及其演化轨迹，通过测量中微子光变曲线，我们可以分辨前身恒星模型，也

可以检验现阶段恒星模型的正确性。不仅如此，在很多情况下，这些中微子信号

可能是探究恒星内部某些物理过程唯一可能的手段。

• 判断中微子质量等级类型

在超新星爆炸前，人们可以通过观察超新星前身星的光学信息等获取其距地球的

距离和质量。超新星爆炸后中微子和光学信息也能对此进行限制。一旦前身星的

质量和距离被确定后，在任一给低的中微子质量顺序下，爆炸前热中微子事例数

及其光变曲线则被确定下来。在讨论恒星物质效应时，我们已发现：对于不同的

中微子质量等级类型，地面探测器探测到的 ν̄e流量大相径庭；正常质量等级情形

下，ν̄e事例数比反转质量等级情形约大 3.6倍。通过比较实验观察和理论预期，我
们可以判定究竟何种中微子质量顺序胜出。即使无法准确确定前身星的质量和距

离，依据上文的讨论，一旦能够测量出爆炸前热中微子的光变曲线，我们依然能

够对前身星的质量、距离以及中微子质量顺序提供很强的限制。不难理解，为了

准确定出中微子的质量顺序，爆炸前热中微子流量的理论计算必须比较可靠，换

言之，这要求我们能充分理解和准确掌握大质量恒星的结构和演化。

2.4 本章小结与展望

本章中，我们详细计算了四种热过程 (对过程、等离子体过程、光致过程和电子－
原子核韧致辐射过程)中释放中微子的流量和能谱，并在此基础上研究和讨论了地面中
微子实验探测这些大质量恒星中微子的可能性。计算表明，在大质量恒星演化的晚期，

e±对湮灭过程对大质量恒星中微子信号的贡献占主导地位（超过 99%以上）。对于一个
离地球距离为 0.2 kpc且质量为 20 M⊙ 的恒星而言，在它发生超新星爆炸的前两天内，

KamLAND探测器可以观察到约 40个（中微子正常质量顺序）或约 10个（中微子反转
质量顺序）ν̄e事例。考虑到反应堆中微子和地球中微子本底的影响，且依赖于不同的中

微子质量排序和不同的大质量恒星模型，KamLAND可以探测到距地球约 0.2− 0.5 kpc
以内的大质量恒星在超新星爆炸前几天内的热中微子信号。对于下一代的大型液体闪烁

体实验，如 JUNO、RENO50以及 LENA，我们则有可能探测到 1− 3 kpc内的大质量恒
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星中微子信号。大质量恒星中微子信号具有十分重要的意义。通过探测它们，我们不仅

可以对超新星爆炸作提前预警，而且利用热中微子信号随时间变化的光变曲线，我们可

能甄别超新星爆炸前身恒星。值得强调的是，热中微子信号很可能是探究恒星内部结构

和演化的唯一探针。不仅如此，通过比较爆炸前中微子事例数的绝对大小，我们有可能

判定中微子质量等级类型，这将为未来的地面中微子实验提供一个强有力的支撑。

本章主要集中讨论了恒星中 ν̄e 探测的可能性，需要补充的是，实验上也可通过

νe+ e
− → νe+ e−反应来探测恒星 νe。相对于 ν̄e而言，νe探测截面更低；逆贝塔衰变反

应探测 ν̄e 时可通过中子与电子间的关联性显著压低实验本底水平，相较之下，探测 νe

时实验本底水平明显更高。不过值得强调是，在大质量恒星演化的晚期或着核心塌缩的

阶段，原子核电子俘获、β+ 衰变或其它核反应过程产生大量的 νe，且流量将显著超过

热过程中微子流量。恒星 νe 的探测可能性需要未来进一步的研究。同样的，e+ 俘获和

β− 衰变可能产生大量的 ν̄e。不过由于在恒星演化晚期，电子高度简并，e+ 俘获和 β−

过程均受到不同程度的抑制，我们预期它们不会对 ν̄e 流量产生显著的贡献。为了能准

确回答上述这些回答，我们有必要在未来的工作中细致的考虑恒星中这些核反应中微子

的贡献。
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第三章 塌缩型超新星和伽玛射线暴中的高能中微子

除了太阳中微子和超新星中微子外，宇宙中许多天体物理过程也能产生能量为 TeV-
PeV甚至更高的高能中微子，研究这些高能中微子及其相关的天体物理过程是中微子天
文学领域重要的课题。尤其是近几年来，IceCube实验发现了几十个高能中微子事例，并
首次确认了地外天文高能中微子的存在。寻找和理解它们的来源是目前十分热门的研究

课题。塌缩型超新星和伽玛射线暴是宇宙中最剧烈的天体过程，它们也是十分重要的高

能中微子源。我们将在本章介绍这些天体过程，并着重讨论其中的高能中微子。在3.1节
中，我们简单介绍伽玛射线暴及其产生机制，并讨论其中的喷注现象。在3.2节中，我们
先介绍喷注产生的激波和激波加速机制，然后简单说明高能中微子的产生方式和相关性

质。在3.3中，我们介绍位于南极的 IceCube中微子天文台，并说明 IceCube探测高能中
微子的情形。

3.1 从大质量恒星塌缩到伽玛射线暴

大质量恒星以核心塌缩的形式结束自己的演化生命，并最终形成一颗中子星或一个

黑洞。在核心塌缩的过程中，恒星物质剧烈流动、四种基本相互作用交相辉映，导致了

宇宙中最剧烈的天体过程——超新星爆炸和伽玛射线暴的发生。恒星塌缩后形成的中子
星或黑洞也可以通过相互并合形成伽玛射线暴。除了强烈的电磁辐射外，塌缩型超新星

或伽玛射线暴也是产生高能中微子的重要场所。本小节将从核心塌缩开始，介绍超新星

爆炸和伽玛射线暴的产生机制以及与之相关的相对论性喷注现象。

3.1.1 大质量恒星塌缩和超新星爆发

在第二章中我们讨论过，在大质量恒星 (M ≳ 10 M⊙) 演化的最后阶段，恒星中

心会形成一个简并的铁核。围绕着铁核，从里至外，原子核按由重到轻地方式分布在

恒星的外层，构成一个如图2–2所示的洋葱结构。一旦铁核质量超过钱德拉塞卡质量上
限，热压和简并压将很难再维持流体力学的平衡，铁核开始塌缩。铁核的收缩使得中心

温度升高，一旦温度达到 1011 K，铁核和其它重核将被光致分解成 α 粒子和中子，即

γ +56 Fe → 13α+ 4n− 124 MeV。当温度更高时，α粒子也开始被光子分解。这些过程
均为吸热反应，因此导致热压下降并加速核心的收缩。另一方面，简并电子将被原子核
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或自由质子俘获，

e− + (Z,A) → νe + (Z − 1, A),

e− + p→ νe + n,

核心不断被中子化 (neutronization)，同时伴随着大量 νe 的释放。大量电子被转换成 νe

并逃离核心，简并压和热压同时降低，并导致核心的收缩加剧，甚至变为“自由落体”

收缩。

在塌缩过程中铁核内核与外核的行为并不一样：内核按均匀连续的方式向内塌缩，

且塌缩速度低于声速；外核则以超声速向内塌缩，外核物质之间或外核与内核之间没有

信息联系。一旦内核达到核物质密度 (ρnuc ∼ 3 × 1014g/cm3)，强相互作用开始发挥作

用，并导致核心状态方程突然变硬。强相互作用不仅可以阻碍内核的塌缩，而且给内核

突然提供一个很强推力并造成内核的反弹。与此同时，反弹的内核会驱动一个激波向外

传播，激波不断与下落的外核或外层碰撞并加热其中物质。在被激波加热的物质中，重

核不断被光子分解而吸收能量，导致激波的能量逐步损失。当激波传播至离中心距离

∼ 400 km处时，激波由于能损过多将无法继续向外推动外层物质，因而无法导致超新
星爆炸。

塌缩过程中释放的引力能∼ GM2
NS/RNS ∼ 3×1053 erg，其中绝大部分能量（∼ 99%）

以中微子的形式释放掉。估算表明，只要将所释放引力能或中微子能量的 1%提供给激
波，就能够重新激活激波并驱动超新星的成功爆炸。在延迟中微子机制中，中微子可通

过与激波下游物质相互作用而将能量传递给激波。一维和二维的数值模拟表明，对于大

多数恒星模型而言，中微子机制并不能实现超新星爆炸[119,120]。由于三维模拟十分复杂，

目前为止，它对中微子机制能否成功引发超新星爆炸仍没有定论。尽管如此，已有研究

表明，中微子机制能够能够引爆 O-Ne-Mg核和少数 Fe核的超新星爆炸。除了中微子机
制以外，另一类常被讨论的机制是磁旋转机制[119,120]。核心塌缩形成的原生中子星可能

高速旋转，不仅如此，其表面处的磁场可以通过诸如磁旋转不稳定等机制迅速增大，甚

至达到 1015 G。在如此强的磁场环境中，磁压或其它磁流体动力学过程可以将周围一定
张角范围内的恒星物质抛射而出并形成喷流。研究表明，在磁旋转机制中，当磁场能达

到一定的条件时，喷注可将足够的能量注入到激波从而引爆超新星。

超新星爆炸后，依赖于恒星模型和旋转、磁场等因素，中心可能留下一个中子星或

黑洞。不管超新星以何种机制爆炸，核心塌缩形成原生中子星似乎是一个必然的结果。

如果超新星激波没被及时激活，外层恒星物质将继续下落至核心上，导致中心形成一个

黑洞。如果恒星质量较大时，核心塌缩也可能直接形成一个黑洞，在这种情形下，大部
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分恒星物质被黑洞吸收。

3.1.2 典型的伽玛射线暴与相对论性喷注

伽玛射线暴是宇宙中另一类十分剧烈的天体物理过程[121–124]。早在 1967年，执行美
国政府 Vela计划的四个卫星第一次观测到了伽玛射线暴。Vela计划主要用来监控防卫
苏联的核爆炸实验，当这些伽玛射线被探测到后，美国军方很快就确认了这些伽玛射线

并不是来自地球的方向。在 1967年到 1972年间，陆陆续续共有 16个类似的伽玛射线

暴被发现。它们的持续时间长短不一，最短的不到 0.1 s，最长的能达到 30 s左右。Vela
卫星上的伽玛射线探测器主要对能量范围在 0.2 − 1.5 MeV的伽玛射线灵敏，在这个能
量区间上，观察到的各个伽玛射线暴的能量积分通量分布在 10−5 到 2 × 10−4 ergs cm−2

之间。这些伽玛射线暴的观测数据直到 1973年才被公布于世。在接下来的二十多年中，
天体物理学家尝试用各种各样的理论和模型去解释这一神秘而奇异的现象。但是由于

伽玛射线暴的观测数据缺乏，再加上伽玛暴的持续时间太短，人们对它的了解仍十分有

限。

直到 90年代初期，随着伽玛射线探测器在太空的发射，包括过去十年间 SWIFT和
Fermi卫星的发射，人们对伽玛射线暴的能谱特征、时间特性以及余晖的观测越来越详
尽。目前为止，我们对伽玛射线暴已有如下的共同认知：

• 按持续时间的不同，伽玛射线暴可分为长伽玛射线暴（简称为长暴）和短伽玛射
线暴（简称为短暴）。其中，长暴伽玛射线的持续时间长于 2 s。

• 伽玛暴的亮度可达超新星的数百倍，其各向同性亮度可达 Liso ∼ 1050−53 erg/s，对
应的各向同性能量约为 Eiso ∼ 1049−55 erg。

• 尽管具体的机制存在争议，人们认为伽玛暴由极端相对论性且定向的喷注所产生。
其中，喷注的洛伦子因子 Γ ∼ 102−3，张角 θj ∼ 5− 10度。

• 紧随着伽玛射线，常常有 X射线、可见光以及无线电波等余晖释放。余晖的持续
时间很长，有些可达数周甚至数年。普遍认为，余晖与喷注碰撞星际物质所产生

的外激波直接相关。

• 伽玛暴发生于宇宙尺度距离，且按各向同性分布。

• 伽玛暴发生的速率约为超新星的 10−3，地球上平均每天可观察到约 1 − 2个伽玛

暴。其中，短暴的数目约占所有伽玛暴的 1/3。
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一般认为，短暴和长暴均与相对论性喷注相关。在所有伽玛暴模型中，火球模型是

其中最主要且广为人接受的一个。该模型认为，伽玛暴喷注的发射并不连续，当速度快

的喷注赶上速度慢的喷注并相互碰撞时，激波会因此产生。当电子反复穿过激波面时，

电子将不断获得能量。被加速的电子在激波产生的磁场运动，并通过同步辐射或逆康普

顿散射机制产生伽玛射线。喷注以激波的方式产生大量的伽玛射线，这就是伽玛暴的来

源。当喷注与距离更远处的星际介质 (∼ 1016−18 cm)碰撞时会有激波产生，在几乎同样

的机制下，激波产生了伽玛射线暴的余晖。为了作为区分，文献中常常称由喷注自身碰

撞所造成的激波为内激波，称喷注与恒星物质碰撞所产生的激波为外激波。由于余晖产

生处磁场更低，余晖对应的电磁波段多为 X射线、可见光和无线电波。与伽玛射线的起
源不一样的是，外激波理论能很好的解释绝大多数余晖的性质，几乎被所有的天体物学

家所接受。

长暴与短暴的区别在于相对论喷注的产生机制的不同。实际上，考虑到喷注张角的

修正后，伽玛暴所释放的能量可达 1050−54 erg。该能量与核心塌缩型超新星爆炸释放的
能量十分接近。一个十分自然的想法是，伽玛暴喷注的产生机制与核心塌缩或塌缩后的

天体活动相关。过去二十年间的研究不断证实了这一观点，目前人们普遍认为，长暴起

源于大质量恒星塌缩，短暴则来源于中子星或恒星量级黑洞之间的并合过程。除此之

外，最近有越来越多的研究表明，磁星可能直接产生伽玛暴相对论性喷注。下文将对这

些机制作简单的介绍。

塌缩模型 (Collapsar Model)

天文观察发现，在一些长伽玛射线暴的同一方向上，人们几乎同时观察到了核心塌

缩型超新星爆炸的信号。这给我们一个很大的启示，长伽玛射线暴可能与超新星的前身

一样，都来源于大质量恒星的塌缩[125]。伽玛射线暴的塌缩模型认为，伽玛射线暴很有

可能与快速旋转的Wolf-Rayet星的塌缩有关。Wolf-Rayet星有一个约 10M⊙ 重的核心，

且核心的尺寸跟太阳一般大。Wolf-Rayet星外壳的氢往往被恒星风完全吹离，因此其对
应的伽玛暴只与核心塌缩超新星中的 Ibc型关联。当Wolf-Rayet星核心的核反应燃烧停
止时，核心会变得很不稳定，并最终塌缩成重量为几个M⊙的黑洞。围绕着黑洞有一个

数倍M⊙质量的吸积盘，并绕着垂直于吸积盘的轴旋转。在吸积盘平面上，外壳物质的

角动量很大，很难直接落向黑洞而被吸积。靠近旋转轴附近，恒星物质由于没有足够的

角动量，几乎可以自由飞向黑洞，从而造成旋转轴附近物质密度变得相对稀薄；一旦足

够的能量通过某种机制被释放到这一区域，则很容易沿着旋转轴的方向推动外壳物质

向外运动并最终突破恒星的表面，形成准直和相对论性的喷注，对应的洛伦兹因子可达

102 − 103。一个比较合理的观点认为，喷注的能量来源于吸积盘上正反中微子的湮灭，
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ν+ ν̄ → e−+e+。由于吸积盘中心电子的密度很高，原子核通过 e±的俘获反应产生大量

的 νe(ν̄e)。此外，吸积盘中心的温度通常可达到几个MeV，正负电子对大量聚集，也会
通过 e± 的湮灭产生大量的中微子。这些中微子飞离吸积盘并湮灭产生正负电子对，将

能量传递给附近恒星物质，并最终导致相对论性喷注的发射[126,127]。除了通过吸积盘中

微子湮灭来提供喷注能量外，吸积盘上一些磁流体动力学过程，如 Blandford-Znajek过
程，也可将黑洞或吸积盘的转动能转化成喷注能量。

恒星塌缩导致中心处产生喷注。为了成功产生伽玛射线暴，这些喷注还需要穿过恒

星外层物质。一旦喷注不能满足一些条件，如能量或持续时间不够、洛伦子因子偏低

等，喷注将无法穿过恒星外层。即使喷注能及时释放伽玛射线，这些电磁辐射也不能穿

过恒星物质。严格上讲，它们并不是真正意义上的伽玛暴，但文献中习惯称这类过程为

choked伽玛暴。我们将在后文对这些非典型的伽玛暴作更详细的讨论。

致密双星并合 (Compact Binary Merger)

与长伽玛射线暴不同，短伽玛射线暴很有可能由两个致密星体的并合所产生，具体

而言，可能是两个中子星间的并合，也可能是中子星与恒星级黑洞间的并合，甚至可能

是两个恒星级黑洞间的并合[124,128]。以双中子星并合为例，当它们逐渐靠近时，星体外

层的物质在引力的作用形成螺旋结构，随着双星共同旋转。通过引力波不断释放能量，

双星逐步靠近。在经历 106 − 109 年后，双星距离减小到 100千米以内，潮汐力足够强

大，足以扭曲双星的形状并产生长的悬臂。最后的并合阶段十分迅速，在差不多 1 ms
内双星从间距∼ 10 km合并进而塌缩成一个黑洞，外围的悬臂绕着黑洞，并携带剩余的
角动量绕着黑洞继续旋转。系统最终的结构与前文塌缩模型一样：中心是一个恒星级黑

洞，且绕着黑洞还有一个吸积盘。接下来喷注的形成机制可能与塌缩模型类似，由吸积

盘中微子对湮灭为喷注提供能量，或者通过一些磁流体动力学过程触发喷注的产生。

在双星并合形成黑洞－吸积盘的过程中，很少有星体物质被抛射出去。与恒星塌缩

机制显著不同的是，在吸积盘附近形成后，喷流不再需要穿过恒星表层，而是直接发射

出去。与长暴类似，理论上仍可能存在一些亮度很低的短暴，只要它们距离地球足够近，

我们仍有机会观察到它们。

磁星 (Magnetar)

除了上述两种机制以外，伽玛暴喷注也可能直接由磁星产生。磁星是一类表面磁场

很强且高速旋转的中子星，它表面的磁场强度甚至可能达到 1014−15 G。磁星通过旋转可
以将其旋转能以电磁辐射的形式释放，并导致相对论性喷注的产生。该机制不需要恒星

塌缩成黑洞，吸积盘中微子也不再扮演任何重要的角色。当然，磁星也有可能参与并合
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过程并形成黑洞－吸积盘系统。在该情形中，磁场也许会在喷注形成中发挥更明显的作

用。需要特别强调的是，磁星机制很可能与核心塌缩型超新星爆炸有十分密切的关系。

我们在前文超新星爆发机制中有所讨论，磁星产生的喷注有可能将能量重新传递给超新

星激波，又或者喷注可以将部分外层恒星物质推出，从而最终导致超新星的成功爆炸。

3.1.3 其它类型的伽玛射线暴

上一小节的讨论局限于传统意义上的伽玛射线暴。这些伽玛暴亮度很高，一般约为

1050−52 erg/s，其中长暴的持续时间多为几秒到数百秒间，而短暴的持续时间则多分布
于 0.1 − 1秒之间。除了这些伽玛暴以外，可能还存在一些非典型伽玛暴。其中有些非

典型伽玛暴已经被实验观察到，且它们的亮度和持续时间与常见的伽玛暴相差迥异，比

如低功率伽玛暴 (LPGRB)。另一类伽玛暴具有与典型的伽玛暴类似的持续时间，但其喷
注能量或洛伦子因子可能显著小于典型的伽玛暴，甚至天文上很难观察到这类伽玛暴，

比如前文所提及的 choked伽玛暴。尽管这些伽玛暴亮度偏低，甚至根本不发射伽玛射
线，但它们可能是十分重要的高能中微子源，并且能合理解释 IceCube实验所观察到的
高能中微子事例（见3.3节）。从这个角度上看，我们有必要在下文中仔细讨论它们。

• choked伽玛暴

尽管塌缩型超新星和长伽玛射线暴同样起源于大质量恒星的塌缩，但形成伽玛射

线暴的条件显然更加苛刻。观察表明，只有极少数（约占千分之到百分之一）的

超新星对应伽玛射线暴的发生。前文曾有过讨论，形成伽玛射线暴的一个必要条

件是：喷注必须冲破恒星的表面。对于Wolf-Rayet星而言，外层氢层被剥离、高
速旋转等因素均使得旋转轴附近的物质密度变低，喷注更容易穿透。另外，金属

丰度低的Wolf-Rayet星通过恒星风丢失的角动量更少，似乎更有可能成为伽玛暴
的前身星。除了满足一定条件的Wolf-Rayet星以外，大部分大质量恒星塌缩事件
都很难形成伽玛暴，但我们可以预期，至少一定比例的恒星塌缩事例可导致相对

论性喷注的产生。这些喷注因为能量过低、速度过慢（洛伦子因子小）或者恒星

包层太厚等因素而无法穿透恒星表层，它们被统称为 choked伽玛暴。由于数量远
大于正常的伽玛暴，尽管它们无法释放可被观察的伽玛射线，choked伽玛暴却可
能是十分重要的高能中微子源[129–134]。

• 低亮度短暴

类似的讨论也适用于短暴。尽管没有恒星外层这一问题，但是当短暴的亮度比典

型的短暴低时，我们仍很难看到它们。事实上，由于典型短暴的亮度比典型长暴
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要低 1− 2个量级，我们看到的短暴多来自于低红移区域。可以合理预期，这些低

亮度的短暴的数量可能远多于典型的短暴，因此也可能是重要的高能中微子源。

• 低功率伽玛暴

除了典型的伽玛暴和以上两类无法观察到的伽玛暴外，我们还观察到了另一类特

殊的低功率伽玛射线暴[135](LPGRB: Low Power GRB)1。它们的亮度较低，一般为

1047−50 erg s−1。它们另一个区别于典型伽玛暴的特征是持续时间很长，一般可达

到 103−4 s。基于这些特征的存在，人们一般认为它们与典型的伽玛暴起源于不同
的机制。目前有观点认为，低功率伽玛暴同起源于大质量恒星塌缩，只不过具体

产生机制可能介于 choked伽玛暴和典型的伽玛暴之间。对于低功率伽玛暴而言，
喷注可能也无法直接穿透恒星的物质包层。尽管如此，由于喷注在恒星内部的传

播过程十分复杂，喷注传播时可能会产生其它的效应。当喷注头部在锄动恒星物

质而向前传播时，恒星物质或喷注物质由于冲压会沿着喷注头部向两边测向流动，

形成一个类似“蚕茧”的结构并包裹在喷注的周围。“蚕茧”不断向外膨胀并推动

四周的恒星物质，从而形成激波。喷注可以将大部分能量传递给蚕茧激波。即使

喷注自身不能穿透恒星外层，一旦蚕茧激波突破恒星表层，就可以释放伽玛射线，

导致低功率伽玛暴的发生。也有观点认为低功率伽玛暴直接来于超新星或极超新

星激波。值得说明的是，由于亮度很低，观察到的低功率伽玛暴的红移均很小，与

之关联的塌缩型超新星也更容易被观察到；实际上在所有与超新星关联的伽玛暴

中，绝大多数均为这些低功率的伽玛暴。

与 choked伽玛暴一样，低功率伽玛暴中的喷注也能产生高能中微子[136]。由于都是

起源于塌缩模型，因此在讨论恒星内部产生的高能中微子时，典型的长暴、choked
伽玛暴以及低功率伽玛暴具有很多的相似性。相关的讨论将在下一小节给出。

3.2 塌缩型超新星和伽玛暴中的高能中微子

在上一小节中，我们简单介绍了塌缩型超新星爆炸和伽玛射线暴的产生机制和分类

等。不难发现，喷注和激波在其中发挥了重要的作用。在本小节中，我们将继续讨论喷

注和激波的角色，即加速带电粒子和产生高能中微子。尤其是最近的几年内，IceCube
实验（见3.3节）已探测到的数十个高能中微子事例，并首次确认了地外高能中微子的存
在。理解这些高能中微子的起源已经成为了当前天体物理学十分热门的研究课题。塌缩

1也有文献将它进一步分为两类，低亮度伽玛暴和极长伽玛暴。其中，极长伽玛暴的前身星可能为半径更大的蓝
巨星。我们这里的讨论不再区分它们。
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图 3–1激波加速机制示意图[137]。
Figure 3–1 Sketch of shock acceleration[137].

型超新星和伽玛暴是十分重要的高能中微子源。在这样的时空背景下，我们对它们进行

系统的研究将显得尤为有价值。

3.2.1 激波和激波加速机制简介

激波，又称为冲击波，是高能天体物理学中十分常见的一种流体力学现象。它与声

波关系紧密，但本质上又区别于声波。在不受外力影响的情形下，流体瞬时的密度的涨

落会以声波的形式在流体介质中传播，且传播的速度为声速。但如果在外力的驱动下，

涨落或扰动以超过声速的速度在流体中传播时，扰动前方的区域来不及通过声速感受到

扰动的临近而作出相应的反应（即通过连续调节密度来适应临近的扰动），使得扰动前

后的区域出现明显的不连续性。这种流体力学的不连续性现象就是激波。激波上、下流

区域的不连续性使其成为加速带电粒子和辐射高能粒子的理想场所。除了核心塌缩反弹

直接产生的超新星激波外，超新星和伽玛暴中的相对论性喷注也能以各种不同的方式产

生激波。例如，不连续性的喷注之间相互碰撞可产生内激波，喷注碰撞恒星物质或星际

介质可产生外激波等。喷注的这些性质使得相应的天体，如超新星和伽玛暴、活动星系

核等，成为理想的高能宇宙射线或高能中微子源。

带电粒子通过反复穿过激波面来实现一阶费米加速机制。如图3–1所示，考虑洛伦
子因子为 Γ的激波在实验室系静止的介质中向前运动（x轴正方向）。假定带电粒子在

实验系中的能动量分别为 E 和 p⃗ = p(cos θ, sin θ, 0)。在激波参考系中，它的能动量分别
为

E ′ = Γ(E + βp cos θ),

p′x = Γ(Eβ + p cos θ),

其中，Γ = (1 − β)−1/2。带电粒子进入激波的不连续区域后，下游紊乱的磁场将使得
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带电粒子有一定的几率完全转向，而维持带电粒子的速度不变，即 px → −px。当从激
波静止系变换到实验室系时，简单的计算可发现，带电粒子的获得额外的能量 ∆E ≡
Eafter − E = E[2ββv cos θ + 2β2]，其中 βv > 0为带电粒子在实验室系下的速度大小。由

于 cos θ > 0，对均匀分布的 cos θ进行积分，我们可得 ⟨∆E/E⟩ =
∫
f(µ)∆E(µ)dµ ∝ β，

其中 µ ≡ cos θ。由于带电粒子单次通过激波面所获得的能量正比于 β 的一次方，这一

加速机制被称为一阶费米机制。带电粒子也可与随机运动的磁湍流或磁分子云碰撞而不

断获得能量，在这种情形下，前文中的 cos θ的取值范围为 −1 < cos θ < 1。同样对均匀

分布的 cos θ作平均后可发现，带电粒子单次获得的能量正比于 β2，这种情形对应于二

阶费米机制。当湍流为非相对论运动时，二阶机制的加速效率显然远不如一阶机制。在

高能天体物理学中，激波加速由于能够实现一阶费米机制而被人们广泛研究。

需要强调的是，喷注除了通过激波加速带电粒子外，还可以通过一些磁流体动力学

过程来实现带电粒子的加速。例如，在紊乱的磁流体中磁重联过程也可实现带电粒子的

一阶费米加速机制[138–140]。当磁场方向相反的磁流彼此靠近甚至重合时，磁场线将发生

重新组合。在重合区域，由于磁场方向相反，矢量叠加后磁场将减小；在该过程中，磁

场能量将转换成流体的动能、热能或用于粒子的加速。当带电粒子反复穿过磁重联区域

时，带电粒子将不断获得能量而实现加速。磁重联过程依赖具体的磁流体模型，目前为

止，人们对它的认识并不完备。显然，我们对基于磁重联过程的粒子加速机制更不清楚。

当然，等离子体中其它电磁过程也可能实现带电粒子的加速。

3.2.1.1 高能质子的能谱和最大能量

当带电粒子在激波面的上下游来回穿梭时，带电粒子不断获得能量，且每次获得的

能量均正比于此次加速前的能量。不妨作简单的讨论，假定带电粒子每次穿过激波面的

概率均为 p < 1，且单次加速后 E/E0 ∝ 1 + α。显然，带电粒子至少 n次穿过激波面后
的最小能量和对应的概率分别为 E = E0(1 + α)n 和 pn。换言之，被激波加速后带电粒

子的能量分布为 N(E)dE ∝ E−1+[ln p/ ln(1+α)]，即高能粒子满足幂次率分布，且对应的幂

指数为 −1 + [ln p/ ln(1 + α)] < 0。简单的解析计算表明，对于非相对性激波而言，带电

粒子能谱指数为 −2，该值与严格数值计算吻合。对于极端相对论性激波而言，能谱指

数约为 −(2.0− 2.2)。观测表明，激波加速机制很可能与高能宇宙射线的起源有关。

通过激波加速机制质子能获得的最大能量由加速速率和冷却速率共同决定[132]。大

致而言，质子在激波中的加速速率 t−1
ac ≡ ϵ̇p,ac/ϵp随着质子能量的增加而减慢，而冷却速

率 t−1
c ≡ ϵ̇p,c/ϵp 却随着质子能量的增加而加快1。当某一能量 ϵ0p 处满足关系式 t−1

ac (ϵ
0
p) =

1为标记的方便，在此处的讨论中，我们分别使用 ϵi 和 Ei 来表示粒子 i在火球共动系和实验室系中的能量。不
作特别说明，我们暂不考虑红移效应。
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t−1
c (ϵ0p)时，质子获得最大能量，即 ϵmax

p = ϵ0p。激波加速时间尺度由质子的拉莫半径决

定，可表示成

tac ≃
κϵp
ecB

≃ 110 s
ϵp

PeV
G
B
, (3–1)

其中 B 为共动系中受激流体的磁场大小，κ ∼ 1− 10为表征激波加速效率的参数。

高能质子主要存在以下几类冷却方式：电磁冷却、强子冷却、绝热膨胀冷却等。在

磁场中，带电粒子可通过同步辐射、逆康普顿散射过程损失能量。在不同的能区（分别

为 Thomson和 Klein-Nishina能区），逆康普顿过程由不同的公式描述。这些过程中质子
能损速率分别为

tsyn ≃
6πm4

pc
3

σThβ2
pm

2
eϵpB

2
, (3–2)

tIC ≃ max(tIC,Th, tIC,KN), (3–3)

tIC,Th =
3m4

pc
3

4σThm2
eϵpϵγnγ

, (3–4)

tIC,KN =
3ϵpϵγ

4σThm2
ec

5nγ

, (3–5)

其中，σTH ≃ 6.65× 10−25 cm2为汤姆森散射截面，βp = vp/c为质子在共动系中速度，ϵγ
和 nγ 分别为共动系中光子的特征能量和数密度。除了以上两类电磁辐射过程外，另一

类电磁冷却过程为 Bethe-Heitler过程 (p+ γ → p+ e+ + e−)损失能量，其能损速率为

tBH =
ϵp(m

2
pc

4 + 2ϵpϵγ)
1/2

2nγσBHmec3(ϵp + ϵγ)
, (3–6)

其中，截面 σBH = αre{(28/9) ln[2ϵpϵγ/(mpmec
4)]− 106/9}，α ≃ 1/137为电磁相互作用

精细结构常数，re = e2/mec
2 ≃ 2.8× 10−13 cm为电子经典半径。

强子冷却过程主要包括 pp或 pγ过程，高能中微子正是通过这些过程而被产生（见

下一小节）。它们的能损速率可简单表示成 tpp,pγ = κpp,pγ/cσpp,pγnp,γ。其中，κpp ∼ 0.8，

σpp ≃ 3 × 10−26 cm2；pγ 过程及其截面形式比较复杂，为作简单的估计，可取 σpγ ≃
5× 10−28 cm2，κpγ ∼ 0.2。火球或喷注的绝热膨胀也会导致高能质子能量下降，其对应

的能损速率可简单估计为 tdyn ∼ r/Γc，其中 r 和 Γ分别火球或喷注的半径和洛伦子因

子。考虑到所有的冷却效应后，总冷却速率 t−1
c = t−1

syn + t−1
IC + t−1

BH + t−1
pγ + t−1

pp + t−1
dyn。

值得强调的是，上文对相关冷却过程的讨论只用到了光子的特征能量 ϵγ，实际上，

在严格的计算中我们需要输入光子的能谱。一般而言，在火球激波中，光子可能来自于
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加速电子的同步辐射从而服从简单的幂次率，又或者当光学深度足够大时，光子为黑体

辐射谱。对于有大量观测数据的伽玛暴瞬时辐射，我们则直接选用观测数据去描述光子

的能谱。当给定喷注的基本参数（如能量、洛伦子因子、磁场能比率参数 ϵB 等）时，我

们能很容易求得喷注或火球中的光子能谱和磁场等。它们不仅决定了被加速质子能获得

的最大能量，同时也与下一小节中所讨论的高能中微子的产生密切相关。

3.2.2 高能中微子的产生机制

在本小节，我们来介绍高能中微子的产生机制。当质子被加速到很高能量时，它主

要通过以下两种方式产生高能中微子，

• pγ 过程：

p+ γ → π+ + n, or, n+ γ → π− + p, (3–7)

p(n) + γ → K± +X, (3–8)

π+(π−) → µ+(µ−) + νµ(ν̄µ), (3–9)

µ+(µ−) → e+(e−) + νe(ν̄e) + ν̄µ(νµ), (3–10)

K+(K−) → µ+(µ−) + νµ(ν̄µ), (3–11)

其中，由于K±生成通道比较复杂，我们不妨用 X 来标记反应中任意可能产生的

强子组合。上述中 K± 衰变通道的分支比约为 0.636，除了该通道外，K± 还可以

进一步衰变成 π±。π介子产生过程主要由∆共振通道主导；不过当质心系能量增

大时，其它共振通道、直接 π通道或多 π通道将变得更加重要[141]。

单次 pγ 反应中质子传递给带电介子的能量比例并不是确定的值，而是按一定的

概率分布。为了估算的方便，文献中常认为单次反应 π±(K±)获得的能量 Eπ,K ≃
0.2Ep(0.5Ep)，而通过带电介子衰变产生的中微子能量为 Eν ≃ 0.25Eπ ≃ 0.05Ep，

或者对于 K±介子衰变而言，Eν ≃ 0.5EK ≃ 0.25Ep。中微子的味道也是十分重要

的信息。容易看出，对于 π±介子衰变，νe + ν̄e和 νµ + ν̄µ按 1 : 2的比例产生。当

考虑了真空振荡效应后，抵达探测器后中微子的味道比例约为 νe + ν̄e : νµ + ν̄µ :

ντ + ν̄τ ≃ 1 : 1 : 1（见下文）。pγ过程除了产生 π±外，也有约 1/2的几率产生 π0，

而 π0主要衰变成两个光子。由于高能中微子常伴随着着高能光子的产生，因此通

过对天文学弥散光子的观测，人们可以对高能中微子的产生进行限制。
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• pp过程：

pp→ X + n1π
± + n2K

±, (3–12)

π±和K±的衰变产生中微子的过程同上。n1,2为单次反应中产生的 π±和K±介子

的数目。由于我们不区分正分中微子，因此这里没有分别讨论正反带电介子；一

般可简单认为，正反带电介子或正反中微子平均分配。对于不同的反应通道而言，

ni 和 X 均会有所不同。对于单次 pp反应，⟨n1⟩ ≃ 1.0，⟨n2⟩ ≃ 0.1。π± 和 K± 的

衰变过程与上文 pγ 中描述的一样，这里将不再赘述。

除了上述两种过程外，中子衰变 (n → p + e− + ν̄e)也能产生高能中微子。一般而

言，中子自身很难被加速，高能中子多由高能质子通过 pγ 产生。相比而言，高能中子

衰变中高能中微子的产额远小于 pγ 反应中介子的衰变，因此该过程很少被讨论。

3.2.2.1 高能中微子的流量和能谱

在超新星和伽玛暴等天体环境中，pγ 反应所需的光子可来由不同的方式产生。被

激波加速的电子可通过同步辐射或逆康普顿等过程产生电磁辐射；另外，喷注流体的热

辐射也可以参与 pγ 反应。pγ过程中，高能中微子的能谱由初始的高能质子和光子的能

谱共同决定。

在伽玛暴火球共动系中，高能质子通过 pγ 过程中 π产生而损失能量的速率可表示

成[142]

t−1
π (ϵp) ≡ − 1

Ep

dEp

dt

=
c

2Γ2
p

∫
ϵ0

dϵσπ(ϵ)ξ(ϵ)ϵ

∫
ϵ/2Γp

dϵγϵ
−2
γ n(ϵγ), (3–13)

其中 Γp = ϵp/mpc
2为高能质子的洛伦子因子，ϵγ 为光子在共动系的能量，n(ϵγ)为光子

的密度，ϵ为光子在高能质子静止系中的能量，σπ(ϵ)为 π产生过程的反应截面，ξ(ϵ)为

质子能量传递到 π的平均比例，ϵ0 ≃ 0.15 GeV为 π产生过程 ϵ的阈值。

以伽玛暴的瞬时辐射为例，瞬时光子服从 Band谱，即分段幂次率。方程 (3–13)中
后一个积分可被积分。尽管如此，由于 σπ 的形式比较复杂，方程 (3–13)仍然不能被解
析积出。不过由于 σπ 在∆共振 (ϵ = ϵpk ≃ 0.3 GeV)时很大 (σpk = 5× 10−28 cm2)，方程

(3–13)中积分主要来自于 ∆共振的贡献。为了近似的求解该积分，我们可认为在 ϵ在

ϵpk 附近且宽度为 ∆ϵ ≃ 0.2 GeV的能区上 σπ = σpk
[141]。只考虑 ∆共振的贡献，我们可
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求得

t−1
π (ϵp) ≃

Uγ

2ϵγb
cσpkξpk

∆ϵ

ϵpk
min(1, 2Γpϵγb/ϵpk), (3–14)

其中 Uγ 为光子在共动系中的能量密度；ϵγb 为共动系中光子 Band 能谱的拐点能，且
ξpk ≃ 0.2。当高能质子能量较小时，2Γpϵγb/ϵpk < 1，t−1

π (ϵp)正比与 ϵp。当 ϵp 足够大时，

t−1
π (ϵp)将与 ϵp无关。

如果不考虑 π±和 µ±在磁场中的冷却效应，高能中微子的流量可简单表示成，

FνE
2
ν ≃ 1

2

3

4
FpE

2
p min[1, tdyn/tπ(ϵp)], (3–15)

其中 tdyn ≃ rd/(Γc)为火球的膨胀速度或绝热冷却速率，rd 为火球膨胀的半径，Γ为火

球的洛伦子因子；Ep = Γϵp 和 Eν = 0.05Ep 均为实验室下高能质子和高能中微子的能

量。1/2和 3/4分别为带电 π± 占总 π 介子的比例，以及 π± 衰变中能量转移到中微子

的比例；在因子 3/4中，1/4来自于 π± 的直接衰变，另外 1/2来自于 π± 的衰变产物

µ±的贡献。与高能质子一样，π±和 µ±也会由于电磁过程、强子过程（µ±不参与强子

过程）、绝热膨胀过程的影响而损失能量，这些冷却将分别降低它们对高能中微子的贡

献[132]。以 π± 的衰变为例，由于 π± 衰变速率正比与 ϵπ，当能量足够高时，t−1
dec 可能小

于 π± 在火球磁场中的同步辐射冷却速率 t−1
syn，此时，高能中微子的流量会被压低一个

因子 tsyn/tdec（如果考虑所有的冷却过程，压低因子应为 tc/tdec）。与方程 (3–2)一致，在
伽玛暴火球中，t−1

syn = (6πm4
πc

3/σThm
2
eϵπB

2)，其中 B为火球共动系中磁场大小，可通过

UB = B2/8π = UγϵB/ϵe来估计，其中 ϵe,B ∼ 0.1分别为辐射和磁场能量占火球总能量的

比例。由于 µ±的寿命很长，µ±冷却效应在 Eν 更小时就开始作用。

图3–2显示了从单个典型的伽玛暴所释放的 Waxman-Bahcall 瞬时高能中微子的能
谱。图中我们假定伽玛暴内激波可以将质子加速到足够高的能量，且计算中仅考虑了

π±衰变的贡献。在前文的近似下，该中微子能谱服从简单的分段幂次率，且能量拐点分

别为 Eν,1和 Eν,2。第一个分段能量点 Eν,1对应着瞬时光子的能量拐点 ϵγb；在 Eν > Eν,2

能区上高能中微子流量下降，这是由 π±的冷却效应导致。在标准Waxman-Bahcall中微
子谱计算中，假定极高能宇宙射线完全由伽玛射线暴瞬时辐射加速产生，高能中微子的

绝对流强也由此确定。

相同的讨论也可以推广至 pγ 反应产物 K± 所衰变产生的高能中微子，这里不再赘

述。需要强调的是，相比于 π± 而言，K± 质量很大，因此冷却效应对 K± 衰变高能中

微子的影响要更小。由于 σpp ≃ 3× 10−26 cm2，与高能质子的能量无关，pp过程高能中

微子的计算显然更加简单。在不考虑介子的冷却效应时，其高能中微子的能谱指数与入
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图 3–2伽玛暴中标准Waxman-Bahcall瞬时中微子能谱[142]。
Figure 3–2 Standard Waxman-Bahcall spectrum of prompt HE neutrinos in GRBs[142].

射高能质子的能谱完全一样。

3.2.2.2 高能中微子的味道

除了总流量和能谱之外，高能中微子的味道组分也是十分重要的信息。味道组分不

仅与产生机制相关，也受到中微子振荡的影响。假定高能中微子在源处产生时的味道组

分为 f⊙
α (α = e, µ, τ)，经历真空振荡后抵达地球探测时高能中微子的味道组分变为

f⊕
α =

∑
β

Pαβf
⊙
α , Pαβ =

∑
i

|Uαi|2|Uβi|2, (3–16)

其中 Uαi 为 PMNS中微子混合矩阵元。对于不同的中微子产生情形，如不考虑冷却效
应的 π± 衰变、π± 衰变且 µ± 完全被冷却、中子衰变，其中微子的初始味道组分分别

为：(1/3, 2/3, 0)⊙、(0, 1, 0)⊙、(1, 0, 0)⊙，抵达地球时它们将分别变为∼ (1/3, 1/3, 1/3)⊕、

(0.23, 0.39, 0.38)⊕、(0.55, 0.23, 0.22)⊕。不难发现，无论初始味道如何，抵达地球时 νµ(ν̄µ)

和 ντ (ν̄τ )的流量总是很接近。究其原因，这是由中微子 µ− τ 分量为最大混合所导致。

当然，高能中微子的味道组分可能随着高能中微子能量 Eν 而变化[143–146]。以 pγ反
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应为例，如果严格考虑反应中的动力学效应（即反应随中微子能量的关系），νe(ν̄e)和

νµ(ν̄µ)的流量随着 Eν 的变化有所区别。另一方面，考虑到 π±和 µ±冷却效应随能量的

变化，νe(ν̄e)和 νµ(ν̄µ)的流量将会随着 Eν 而显著变化。具体而言，µ±在磁场中冷却更

明显，导致 νe(ν̄e)的流量随 Eν 的增大更显著的衰减。其它一些额外的机制也可能造成

味道组分随 Eν 的改变。例如，我们在下一章中讨论的吸积盘中微子与高能中微子的湮

灭过程就可以显著改变高能中微子的味道成分。

由于不同味道中微子的探测信号有所不同，实验上可以区分不同味道的高能中微

子（见3.3节）。通过对高能中微子的能谱和味道组分进行测量，我们有可能甄别和区分
出不同的高能中微子模型。

3.2.3 塌缩型超新星和伽玛暴中可能的激波和高能中微子

上一小节中，我们对喷注或其相应激波中高能中微子的产生机制作了一般化的讨

论。原则上讲，这些讨论几乎适用于任何激波中产生的高能中微子。大致而言，我们

可按如下步骤可对激波中产生的高能中微子流量进行计算：(1)确定被加速质子的通亮，
并通过比较高能质子的加速和各冷却过程的时间尺度，确定质子能达到的最大能量。(2)
确定激波中光子的能谱和密度，然后计算 pγ 和 pp过程中能量转移到 π±和 K±的时间

尺度。(3)比较带电介子 π±、K± 和 µ± 的衰变速度以及各冷却过程的时间尺度，得到

质子能量转移到高能中微子的效率。(4)综合以上步骤即可得出最终高能中微子的流量。
需要说明的，一旦给定了激波的总能量、洛伦子因子、电磁能量比例等参数后，上述步

骤中所需的时间尺度等量均被唯一确定。

一般而言，不管超新星或伽玛暴中激波如何产生，我们均可凭借上述这些一般性的

讨论来计算超新星或伽玛暴中各种可能情形下的高能中微子。然而在实际情况中，我

们还需要考虑恒星外包层等因素对激波和高能中微子产生的影响。在本小节，我们将

简要介绍和罗列在不同类型伽玛暴和激波下高能中微子的产生情形，并强调其它因素

如何影响或限制它们。我们的讨论将按激波的类型来展开。由于在不同类型的伽玛暴

（见3.1.3节）中可能出现的激波不一样，因此，下文的讨论会说明各类型伽玛暴产生高
能中微子的区别。

在3.2.1节中我们曾提及，伽玛暴喷注可通过不同的方式产生激波。当喷注发射不连
续时，后方更快的喷注会迎头赶上并与前方更慢的喷注碰撞，对于相对论性喷注而言，

碰撞造成的扰动会以超声速的速度向前传播，从而造成激波的出现。这种有喷注相互碰

撞产生的激波产被称为内激波。同样的，当喷注碰撞到恒星物质上时也可以产生激波，

且激波不断向前并持续激化恒星物质。与内激波相对应，这种激波被称为外激波。与外

激波类似，超新星核心反弹激波也会不断激化恒星物质，并产生高能中微子。基于这种
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相似性，我们不妨将超新星激波归类于外激波一类。除此之外，喷注在恒星物质中传播

时，周围的恒星物质会压缩喷注并产生校准激波 (collimation shocks)。这三类激波均是
产生高能中微子的可能场所。

3.2.3.1 内激波

内激波是伽玛暴中最常见的一类激波。不管伽玛暴的起源如何，只要中心引擎喷

注释放不稳定，内激波就可能会出现。考虑激波的不稳定性的时间尺度为 δt，且其中

快、慢喷注的洛伦子因子分别为 Γf,s ≫ 1。不难估计，喷注之间的碰撞或内激波将在

半径 r ≃ 2cδt/(Γ−2
s − Γ−2

f ) ≃ 2cδtΓ2
s ≃ 6 × 1013 cm Γ2

s,2δt−1 处发生[121–123]。一般而言，

δt ∼ 10−2 − 10−1 s。对于不同类型的伽玛暴而言，喷注的洛伦子因子相差可能很大。对
于典型的伽玛暴而言，Γ可达 102−3，内激波发生于Wolf-Rayet星之外。而对于低功率
或 choked伽玛暴而言，Γ可能仅为 2− 10，因此内激波很可能发生于星体之内。不过也

有一种可能，对于典型的伽玛暴而言，喷注仍在星体内传播时，其洛伦子因子没来得及

增大，内激波也有可能在星体内产生。

需要强调的是，当喷注或激波产生于恒星内部时，高能中微子的产生过程将受到其

他因素的影响和制约，如喷注可能被恒星物质所校准（见3.2.3.3节）、激波受到辐射条件
限制以及高能中微子被恒星物质吸收等（见3.2.3.4节）。对于由双致密星体并合产生的
短暴或低亮度短暴，由于周围物质密度很低，我们一般不需要考虑这些因素。

3.2.3.2 外激波

喷注与恒星或星际物质碰撞即可产生外激波。典型伽玛暴（包括长暴喝短暴）的余

晖即是由发生于 r ∼ 1016−18 cm处的外激波导致的，被激的星际物质中高能质子被加速
并产生高能中微子[121,123,147]。对于低功率伽玛暴而言，突围而出的喷注或激波推动恒星

风也可产生高能中微子。外激波除了在离中心很远的距离发生外，原则上也可发生于恒

星内部。对于核心塌缩导致的各类型的伽玛暴，喷注在恒星内传播时，喷注头部不断推

动恒星物质产生向前传播的激波，激波不断加速穿过的恒星物质从而产生高能中微子。

类似的机制也同样适用于超新星激波在恒星内部的传播。

与内激波情形类似，当外激波发生于恒星内部时，校准效应、辐射限制条件以及物

质对高能中微子的吸收等效应需要被考虑。同样的，这些效应往往使得高能中微子很难

在恒星内部产生。
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3.2.3.3 校准波

前文有提及过，但喷注在恒星内部传播时会受到恒星物质的挤压。更详细的说来，

喷注头部与恒星物质碰撞后受到向后激波的作用而减速，同时喷注和恒星物质沿着喷

注头部的横切面向而涌向喷注的四周，并形成一个茧状结构包裹着喷注[148]。与此同时，

该茧状结构对喷注施加很强的压强，从而可能导致喷注被校准，喷注由锥状变为柱状的

结构。茧状结构与喷注之间的碰撞可导致校准波的形成，在受激的喷注中，粒子加速和

高能中微子同样能够产生[136]。

3.2.3.4 辐射限制以及物质吸收

当激波为辐射主导时，带电的粒子由于与辐射相互作用而很难反复穿过激波面，导

致带电粒子的加速受到抑制[149,150]。只要当激波为辐射主导时，激波才有可能成为非碰

撞激波 (collissinless shocks)并具备加速粒子的能力。一般认为，只要在激波上游中光子
的光学深度足够小时，辐射能很快的传播出去，激波即可被认为是非辐射主导的。具体

而言，激波上游的光学深度需满足 τU ≲ β−1，其中 β = (1− Γ2)−1/2为激波的速度。而

对于相对论性的激波而言，β ≃ 1，因此非辐射条件变为 τU ≲ 1。光学深度主要由物质

密度决定，对于内激波和校准波而言，光学深度由喷注能量和洛伦子因子共同决定。简

单计算表明，恒星内部校准波和内激波需满足[136]

L52r
−1
cs,10Γ

−3
2 ≲ 5.7× 10−4 min[1, 0.01C−1

1 Γrel], (3–17)

L52r
−1
is,10Γ

−3
2 ≲ 5.7× 10−3 min[Γ2

rel,0.5, 0.32C
−1
1 Γrel,0.5], (3–18)

其中，L喷注各向同性亮度，Γ为校准前喷注的洛伦子因子，rcs,is 分别为校准波和内激

波发生半径。对校准波而言，Γrel ∼ (Γ/Γcj +Γcj/Γ)/2，而对内激波而言，Γrel ∼ (Γr/Γ+

Γ/Γr)/2且 Γr 为相互碰撞的喷注中较快喷注的洛伦子因子。C ∼ 1 + 2 lnΓ2
rel 为正负电

子对产生对光学深度的修正因子。由表 X可知，对典型伽玛暴而言，L ∼ 1050−52 erg/s
且 Γ ∼ 102−3，激波加速很难在恒星内的内激波和校准波中实现。如果内激波发生在恒

星外，如瞬时辐射半径 r ∼ 1013−15 cm处，粒子加速将不再受到制约。对于低功率的伽
玛暴而言，如果其洛伦子因子仍允许足够大，即使激波发生在恒星内部，以上辐射限制

条件也很容易被满足。对于外激波而言，激波上游的光学深度完全由恒星物质或星际物

质的密度决定，而不再与喷注无关，对应的辐射限制条件为 τ ≃ σTnres ≲ β−1，其中 res

为外激波发生的半径。由于一样而言，恒星物质密度较高，辐射条件只在恒星边界或恒

星外成立。很显然，典型伽玛暴中产生余晖的外激波满足该条件。

辐射条件对恒星内产生的高能中微子限制很强。即使激波能在恒星内部加速并产生
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能量足够高的高能中微子，它们也要受到恒星物质的吸收，对应的反应主要为中微子与

核子的带电流相互作用过程，να(ν̄α) +N → α−(α+) +X。对于 Eν = 100 TeV的高能中
微子而言，带电流过程的截面约为 5 × 10−34 cm2[151]，为了使它能逃离出恒星表层而不

被显著吸收，激波半径和恒星密度需满足 rsρ ≲ 3× 109 g cm−2。对于一般的塌缩型恒星

模型而言，该条件可能会在一定的程度上限制恒星内高能中微子的贡献。

尽管高能中微子可以在不同类型的激波中产生，但它们对弥散中微子的贡献显然是

不同的。一方面，不同类型伽玛暴事例发生的速率可能相差迥异。另一方面，对于单个

不同类型的伽玛暴中不同的激波而言，高能中微子的能谱（以及中微子最大能量）和绝

对流强显然有所区别。严格考虑所有的限制条件，并自洽的计算塌缩型超新星和各类型

伽玛暴中高能中微子流强，以及它们对弥散中微子的贡献将是一个十分有意义却又复杂

的工作。在本章中，我们只是对相关的知识作了介绍，并没有仔细计算各种可能场所中

高能中微子的流量。对这些问题进行详尽的研究将是我未来工作的重点方向之一。

3.3 IceCube实验简介和高能中微子的探测
中微子的反应截面比其它粒子要小得多，而且天文学和宇宙中微子的流强往往很

低，因此为了捕捉到这些中微子的信号，人们需要搭建十分庞大的中微子探测器。不仅

如此，高能 νµ(ν̄µ)通过带电流相互作用产生的 µ−(µ+)往往会在探测器中留下长达数千

米长的径迹，为了更好的识别和重建这些信号，高能中微子探测器需具备同样量级的尺

寸。然而，在常规的实验室中搭建立方千米大小的探测器显然是不太现实的。唯一可行

的方式是直接利用海洋和冰川作为天然的靶材料，并利用光学探测器探测相应的中微子

信号。

IceCube就是这样的一类以冰川作为靶核的高能中微子实验[64]，它是目前唯一一个

运行中的探测高能天文学中微子的实验。如图3–3所示，IceCube实验探测器是由 86根
深埋于冰川之中的长达一千米的垂直光电缆组成，每根光缆的顶端距南极地面站约 1.45
千米，相邻两根光缆间的间隔为 125米。每根光缆上安装有 60个数字光学模块，用来
采集光子信号，相邻的两个模块间隔 17米。

IceCube主要通过两类事例来捕捉高能中微子。第一类是 µ± 的径迹信号，主要是

由 νµ(ν̄µ)的带电流相互作用产生，νµ + N → N ′ + µ−。由于高能 µ± 的穿透能力很强，

它会在冰川里面留下一条清晰的径迹。ντ (ν̄τ )带电流相互作用产生的 τ± 也会衰变生成

µ±，从而贡献少部分的径迹事例；平均而言，在所有 ντ (ν̄τ )带电流事例中，大约有 18%
的事例会最终产生径迹。另一类为级联事例，是由 νe,τ (ν̄e,τ )的带电流相互作用以及各种

味道中微子的中性流相互作用造成。与 µ±不同的是，级联事例中的产物在冰层里穿透

能力很弱，在产物经历数次碰撞后，高能中微子释放的能量向四面八方传递出去。在径
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图 3–3 IceCube探测器的示意图[65]。
Figure 3–3 Sketch of the IceCube detector[65].
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迹事例中，µ±与高能中微子方向十分接近，通过 µ±径迹我们可以很好的重建高能中微

子的方向。对于能量高于几十个 TeV的高能中微子而言，径迹事例中高能中微子方向的
分辨率≲ 1◦；相较之下，级联事例方向的分辨较差，一般约为 10◦ − 15◦。另一点需要强

调的是，在带电流事例中，高能中微子大部分能量均转移给了带电轻子，如果所有的能

量均沉积在探测器中，则重建的能量比较接近高能中微子的能量；而对于中性流事例而

言，平均而言只有不到一半的中微子能量沉积下来。

IceCube 最主要的目标就是寻找高能中微子及其可能的中微子源。自从运行以来，
IceCube不断累积越来越多的高能中微子事例。从 2010-2014年期间（有效采数时间为
1347天），IceCube实验在 Edep > 30 TeV区间（大致对应于 Eν > 60 TeV）上共发现了
54个高能中微子事例[68,152]，尤其是其中有 3个事例的沉积能量高于 1 PeV。分析发现，
预期其中 12.6± 5.1个事例是由宇宙 µ± 造成的，另外还有 9.0+8.0

−2.2 个事例来源于大气中

微子的贡献。所有中微子事例的详细信息，包括重建的沉积能量、事例的探测时间和方

向以及它们各自的误差等，列于文献[68]补充材料的表 1和文献[152]表 1中。需要说明的
是，#32事例被确认是由一对偶然的 µ± 事例造成的，因此它与天体物理学高能中微子

无关。

图3–4中显示了这 54 个高能中微子沉积能量的分布情况。不同阴影区域分别

为大气 µ± 和大气中微子的贡献。高能中微子的流量满足简单的幂次率，即 Φα =

3ϕ0[E/100 TeV]−γ。假定天体物理学高能中微子味道组分为 (1 : 1 : 1)⊕，拟合得到的

最佳值为 Φ0 = (2.3± 0.4)× 10−18 GeV−1 cm−2 s−1 sr−1，γ = 2.6± 0.15[153]。其中，能谱

指数的拟合结果并不敏感依赖于味道组分的假设。值得强调的是，如果高能中微子的能

谱指数与激波加速产生的宇宙射线能谱一致，能谱指数的理论值应该约为 2.0–2.2。实
际上，γ = 2这一情况已经被 IceCube实验结果在 3σ的置信度水平上排除。高能质子的

截断、pγ 过程中光子的能谱、带电介子的冷却效应、恒星物质吸收（见3.2节）以及下
一章我们讨论的吸积盘中微子效应等因素均可能造成高能中微子能谱的软化。

除了能谱和流量外，高能中微子的味道组分也是十分重要的观测量。IceCube实验
组曾在不同的假定条件下对高能中微子的味道进行分析。第一种条件为两味道情形，即

抵达地球处高能 νµ 和 ντ 的流量总是相等的，这与中微子振荡的预期符合。另一种为

三味道情形，在该情形下三种味道中微子流量没有任何限制。在 25 TeV < Edep < 2.8

PeV区间上拟合 IceCube数据，结果表明：在两味道情形下，味道组分最佳拟合值约为
(0.190 : 0.405 : 0.405)⊕；在三味道情形下，味道组分则变为 (0.49 : 0.51 : 0.0)⊕

[154]。由

于目前统计数目较少，味道组分测量的误差仍然很大，大部分高能中微子产生机制仍被

实验允许。需要指出的是，当拟合不同的能量区间或不同类型（径迹和级联事例）的中

微子事例时，拟合得到的能谱或味道组分将存在区别。这点也比较容易理解，至少如下
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图 3–4 2010-2014年期间 IceCube高能中微子事例[68]。
Figure 3–4 High-energy neutrino events in IceCube from 2010-2014[68].

几个原因可以能导致这一现象，一是目前中微子事例的统计数目仍然偏少，统计涨落较

大，另一个可能的原因是不同能区或味道的中微子可能来自于不同的天体源或起源于不

同的产生机制。

另一方面，IceCube 也试图寻找高能中微子与已知伽玛射线天体源之间的关联性，
从而确定高能中微子的来源，或者对不同天体源进行限制。前文已讨论过，伽玛射线

暴可能是十分重要的高能中微子源；不仅如此，由于伽玛射线暴的能量十分高，且其

发生的频率较高（大约每天能观察到 1 − 2个伽玛射线暴），人们对它们的观察和研究

比较丰富。IceCube 实验组十分重要的一项研究内容就是寻找与伽玛射线暴相关联的
高能中微子信号。IceCube使用最大似然方法，从时间和方向上来寻找它们之间的关联
性[155–157]。最新分析表明，没有伽玛射线暴与 IceCube的高能中微子事例间存在显著的
关联性。不仅如此，该结果很强的限制了伽玛射线暴高能中微子流量，其 90%置信度上
限约为 E2

0Φ0 ∼ 2 × 10−10 GeV cm−2 s−1 sr−1[158]。这一数值表明，伽玛射线暴中微子对

IceCube事例的贡献不超过 1%。在伽玛射线暴中，中微子流量与其中的很多参数相关；
因此该结果也很强的限制了伽玛射线暴模型中的相关参数，如 Γ, fe, ϵe,B 等[158]。除了寻
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找伽玛射线暴中微子外，IceCube实验组也对其它可能的中微子点源或尺寸更大的伸展
源进行关联分析，这些源包括星暴星系、系内的超新星遗迹、活动星系核、脉冲星风星

云以及其它伽玛射线源等。与伽玛射线暴分析一样，也没有发现任何中微子事例与这些

源相关联[159]。截止目前为止，IceCube高能中微子的起源仍然是一个亟待解决的谜团。
除了探测高能中微子外，IceCube探测器还可以探测其它能量范围的中微子（如大

气中微子）以及其它粒子天体物理学课题。简单归纳一下，大致有如下几类课题：（1）
IceCube可以探寻能量更高 10 PeV − EeV的 GZK中微子。实际上，IceCube探测到的
PeV事例可能与 GZK中微子有关，不过具体分析表明，如果它们与 GZK中微子有关，
那么 IceCube应该看到更多 10− 100 PeV的事例[160]。（2）IceCube可以对大气中微子的
束流及其振荡现象进行测量。（3）不仅如此，在 IceCube探测器内存在一个DeepCore区
域（见图3–3），光学模块在其中十分密集的分布；DeepCore可将大气中微子的能量阈值
降低至 ∼ 5 GeV，在该能区上，地球物质效应可使得大气中微子的振荡达到共振，且振
荡形式依赖于中微子质量等级类型。DeepCore通过对大气 νµ和 ν̄µ进行测量，有可能测

量中微子质量顺序。（4）尽管 IceCube对 GeV以下中微子探测能力很弱，但是当邻近星
系或银河系内的超新星中微子抵达地球时，IceCube光电倍增管 (PMT：Photo-Multiplier
Tube)将产生一个显著的噪音超出。尽管无法探测超新星中微子的能量，但 IceCube可
以比较准确的记录超新星中微子事例数及其时间信息，这些均对检验超新星中微子产

生机制十分重要。（5）由于宇宙射线轰击大气层能够产生 µ± 以及中微子，IceCube也
能对 PeV能区附近的宇宙射线进行测量。（6）暗物质可能由于引力束缚聚集于地球、太
阳、银河系中心或临近星系内，根据一些新物理模型的预言，暗物质可通过相互湮灭或

衰变产生高能中微子。IceCube通过对这些中微子的探测，能够对相关的暗物质模型进
行限制。由于本章重点讨论 TeV−PeV能区上的高能中微子，我们将不再对 IceCube的
其它物理研究进行讨论，更多的细节可以参考 IceCube实验组的相关论文。

3.4 本章小结

本章主要以塌缩型超新星或伽玛射线暴为例介绍高能中微子的产生机制和相关物

理。在简要介绍伽玛射线暴的产生机制和分类后，我们阐述了激波加速机制并着重讨论

了不同类型伽玛射线暴或伽玛暴不同场所中高能中微子的产生情形。伽玛射线暴常常伴

随着相对论性喷注的发射，而喷注则可以诱导内激波、外激波或校准波的产生。激波通

过费米机制实现带电粒子的加速，而这些高能粒子（主要指高能质子）可通过 pp或 pγ

方式产生高能中微子。值得特别强调的是，对于不同类型的伽玛射线暴而言，尽管激波

加速和高能中微子产生的方式一致，但高能中微子受到恒星物质吸收和辐射限制的影响

十分不同。
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IceCube最近几年发现了几十个高能中微子事例，并首次确认了地外高能中微子的
存在。寻找它们的起源将是中微子天文学最重要的课题之一。超新星和伽玛射线暴中能

够通过各种激波来加速高能带电粒子并产生高能中微子，对它们进行系统的研究十分

有意义。过去一二十年间，人们在这一方面的研究已取得了长足的进展。在未来的工作

中，我们仍有必要进一步更加系统的研究这一课题，尤其是如何自洽的考虑各种因素

对高能中微子的影响。IceCube将持续寻找更多的高能中微子事例，通过这些实验数据，
我们期待检验塌缩型超新星和伽玛射线暴产生高能中微子的可能性，并进一步理解这些

过程的内在机制。在下一章中，我们将在本章讨论的基础上，定量研究在塌缩型超新星

和伽玛射线暴中吸积盘中微子对其中高能中微子的影响。
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第四章 塌缩型超新星或伽玛暴中吸积盘中微子对高能中
微子的影响

4.1 前言

上一章已讨论，最近几年 IceCube首次探测到了很多高能中微子事例[67,68]，并开启

了中微子天文学研究的新纪元。尽管越来越多的高能中微子事例被发现，目前为止，我

们通过关联分析仍没有确认这些事例的起源[157,158]。许多天体物理过程，包括伽玛射线

暴、活动星系核以及超新星遗迹都是产生高能中微子的可能场所。不过由于模型的不确

定性，这些中微子源都有可能解释 IceCube所观察的中微子事例。基于此，寻找不同天
体源的高能中微子特征对于甄别它们将十分有意义。

伽玛射线暴是宇宙中最剧烈的天体过程，一般认为，它由相对论性的喷注所产生。

取决于带电粒子加速方式的场合，高能中微子可以在伽玛暴内不同场合以不同的方式

产生。无碰撞激波常常伴随着喷注的传播产生，激波产生的磁场束缚并驱动电子反复

穿过激波面，从而将电子加速；被加速的电子又在磁场中以同步辐射的机制释放瞬时

伽玛射线或余晖[121]。相同的激波机制也可以加速高能质子，并通过如下反应产生高能

中微子：π+ → µ+ + νµ 以及 µ+ → e+ + νe + ν̄µ。除了产生伽玛暴瞬时辐射的内激波

(Ris ≳ 1013 cm)和产生余晖的外激波 (Res ≳ 1016 cm)外，其它形式的激波也可以发生

在离中心更近的地方。当喷注仍然在恒星外层中传播时，发生在 Rsh ≲ 1011 cm的内激
波、校准激波以及喷注头所驱动的逆激波均是产生高能中微子的可能场所[129–134,136]。恒

星核心反弹可激发非相对论性或适度相对性激波，当这些激波经过恒星外层物质时，也

能够加速质子并产生高能中微子。

另一方面，有研究认为，伽玛暴中心引擎附近往往能产生很强的磁场，这些磁场可

能从本质上改变喷注的动力学，并提供其它加速带电粒子的方法[123]。例如，在磁场主

导的喷注中，带电粒子可以在磁流体湍流中以随机方式被加速[138]，或者通过磁重联过

程被加速[139,140]。与激波机制类似，当被加速的高能质子与周围环境中光子或恒星介质

碰撞时，大量高能中微子可以被产生。即使在某些情况下光子或介质物质密度较低，高

能质子也可能在强磁场环境中以类似同步辐射的方式释放 π±或其它更重的介子，这些

介子又可通过衰变产生大量高能中微子[161–164]。

我们已在前一章中讨论过，塌缩型超新星和伽玛射线暴往往伴随着一个黑洞－吸积

盘系统。有主流观点认为，由恒星塌缩导致的长暴[127]，或者由双致密星体并合产生的
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短暴[128] 均由黑洞吸积盘系统来提供能量并触发相对论性喷注的发射[126]。由于大量能

量约为 10 MeV的中微子可以从吸积盘中发射，我们很合理的预期，不管高能中微子在
伽玛暴中以何种方式产生，这些吸积盘中微子可能与高能中微子发生一定的相互作用，

其中一个最重要的过程就是高能中微子与吸积盘中微子之间的对湮灭。比较遗憾的是，

在以前关于高能中微子的文献中，几乎没有人讨论过与这些吸积盘中微子相关的效应。

基于此，我们将本章中系统的研究吸积盘中微子与高能中微子 νν̄ 对湮灭过程对高能中

微子的影响。需要声明的是，我们将从一般性角度上展开研究，讨论将不涉及任何具体

的伽玛暴和高能中微子模型。

本章的内容将按如下方式展开。在4.2节中，我们对吸积盘中微子进行简单的介绍，
具体内容包括它的平均能量、亮度和持续时间，以及吸积盘中微子在传播过程中的味道

演化情形。在4.3节中，我们构建基本的图像，并说明如何计算吸积盘中微子与高能中微
子的湮灭过程。我们在4.4节中给出详细的结果。我们先讨论在何种情形下湮灭过程对
高能中微子影响显著。紧接着，我们选取特定的一些情形为例，分别从弥散中微子和邻

近单源中微子这两个方面阐述高能中微子所受的影响。在最后一节中，我们提供更多相

关的讨论和总结。

4.2 黑洞吸积盘中微子

4.2.1 持续时间和能量

在上一章我们讨论过，典型的伽玛射线暴可以分为长伽玛射线暴（以下简称为长

暴）和短伽玛射线暴（以下简称为短暴）两大类。持续时间 (T90)大于 2秒的伽玛暴被
称为长暴，而短于 2秒则为短暴。一般认为，长暴起源于大质量恒星的塌缩，而短暴则
源自于两个中子星或一个中子与一个黑洞之间的并合。不管是何种机制，伽玛暴的中心

均可能形成了一个恒星量级高速旋转的黑洞，且黑洞不断从绕在周围的吸积盘中快速吸

积物质。对于高速吸积的吸积盘而言，大量MeV量级的中微子将从中产生。具体而言，
吸积盘中微子的流量依赖于黑洞吸积速度、吸积盘粘滞系数和黑洞自旋等参数。吸积盘

中微子可以通过湮灭将能量释放，并诱导相对论性喷注的发射；另外有观点认为，当黑

洞表面存在一个很强的磁场时，Blandford-Znajek过程可以利用黑洞的转动能来发射相
对论性的喷注。在合适的条件下，喷注可以将能量进一步以伽玛射线的形式释放，从而

导致伽玛暴的发生。

可以合理认为，黑洞吸积和吸积盘中微子释放过程的持续时间应与伽玛暴的持续

时间相近。为了估算的方便，我们假定黑洞吸积和中微子释放过程在喷注的发射期间

内是稳定和均匀的。对于超高速吸积的黑洞系统而言，吸积速度可以达到 0.1至数倍的
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M⊙/s。考虑到长暴和短暴中心处吸积盘的质量分别可达 ∼ 1M⊙和 ∼ 10M⊙，可估算

整个吸积过程的持续时间约为 0.1− 10秒，与所观察的伽玛暴的持续时间相吻合。

黑洞在吸积过程中转移至中微子的能量比例，ϵ ≡ Lν/Ṁc2，高度依赖于吸积盘质

量、黑洞自旋、吸积盘粘滞系数等。过去的研究表明，对于超高速吸积的黑洞－吸积盘

系统，ϵ的取值范围大约为 10−2 − 0.3[127]。一般而言，随着吸积速度、黑洞自旋的增大

或吸积盘粘滞系数和质量的减小，ϵ会相应的变大。代入具体的数值可知，对于超高速

吸积系统，吸积盘中微子的亮度约为 Lν ∼ 1051−54 erg/s。
另一方面，如果伽玛暴的喷注由吸积盘中微子通过对湮灭所产生，那么伽玛暴的

亮度一定与吸积盘中微子的亮度相关。基于吸积盘模型的计算表明，对于超高速吸积

系统，吸积盘中微子通过对湮灭所释放的亮度 Lν̄ν ∼ (10−2 − 10−1)Lν。显然，上述比

值也依赖黑洞吸积盘系统各参数。对于典型的长暴或短暴而言，伽玛射线的亮度1约为

Lγ ∼ ϵeLj ∼ 1051−52 erg/s。其中，Lj 为伽玛暴喷注的动力学亮度，ϵe ∼ 0.1为伽玛射线

能量占总喷注能量的比例。为了成功诱导伽玛暴的发生，Lν̄ν 至少应大于 Lj。从伽玛暴

的亮度出发，我们可估算出吸积盘中微子亮度的合理取值范围约为 Lν ∼ 1053−54 erg/s，
该数值与前文的结论相符。

考虑到本章的重点在于讨论吸积盘中微子对高能中微子的影响，为了讨论的方便，

我们选用常见的费米－狄拉克分布来吸积盘中微子的能谱，其中中微子的等效温度为

Tν 且化学势为零。在该近似下，对单个味道的中微子而言，吸积盘中微子的亮度可表示

成 Lν = (1/2)(7/8)T 4
ν σS，其中 σ为斯忒藩－玻尔兹曼常数，S = πR2

ν 为吸积盘中微子

发射面的面积，Rν 为吸积盘等效半径。为了方便估算，不妨令 Tν = 5 MeV、Rν = 107

cm，我们得到 Lν ≃ 8.7 × 1052 erg/s。结合上文关于 Lν 的讨论，在下文的参数化计算

中，我们允许 Tν 在 5− 10 MeV之间取值。

4.2.2 吸积盘中微子的振荡

在讨论吸积盘中微子的效应时，我们需要考虑吸积盘中微子味道组分的演化。由于

e± 俘获过程占主导地位，绝大部分吸积盘中微子在产生之初时均为 νe 或 ν̄e
[126,165]。不

妨记 νe(ν̄e)在传播至半径 r处变成 νβ 的概率为 fβ(r) [f̄β(r)]。我们考虑如下 4种具有代
表性的吸积盘中微子味道演化 (ADNFE: AD Neutrino Flavor Evolution)模式：（1）没有演
化 (NE: No Evolution)，即 fβ(r) = f̄β(r) = δβe，（2）中微子为正常质量顺序情况下的绝
热演化 (NH)，在该情形下我们基于物质效应的讨论（见第一章），可得 fβ(r) = |Uβ3|2且
f̄β(r) = |Ūβ1|2，其中 Uβi(Ūβi, i = 1, 2, 3)为真空下中微子 PMNS混合矩阵元，（3）中微
子为反转质量顺序情况下的绝热演化 (IH)，类似的，对于该模式我们有 fβ(r) = |Uβ2|2且

1不作特别说明，对于伽玛暴而言，亮度均指各向同性的亮度。
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f̄β(r) = |Ūβ3|2，（4）极端演化 (EE: Exotic Evolution)，在该演化模式下，我们令 fβ(r) =

f̄β(r) = δβµ，即吸积盘中微子由 νe(ν̄e)完全演变成 νµ(ν̄µ)。下文的讨论将局限于以上这

些吸积盘中微子的振荡模式。值得一提的是，高能中微子在传播过程中也会发生振荡；

不过估算表明，对于 10 TeV以上的高能中微子而言，它们在遇到吸积盘中微子之前味
道组分几乎不发生演化。

4.3 吸积盘中微子与高能中微子的湮灭

在本小节中，我们将说明如何计算吸积盘中微子和高能中微子之间的湮灭过程。假

定高能中微子在半径 RHEν 处通过激波或其它方式产生。我们先考虑 RHEν ≫ Rν 的情

形。不难理解，在该情形下，我们可以忽略吸积盘的几何尺寸，认为吸积盘中微子从中

心点发射而出（见图4–1）。如图4–1所示，考虑能量为 E 的高能中微子 να (α = e, µ)在
RHEν 处以偏离喷注中心轴 θ0的方向发射而出。当它在半径 r处与能量为 E ′的吸积盘中

微子 ν̄β 相遇时，以下过程将发生

ναν̄β →

{
ff̄ , α = β,

lαl̄β, α ̸= β,
(4–1)

其中 f 代表相关的夸克和轻子，l代表带电轻子。中微子对湮灭过程的截面 σναν̄β(s)
[166]

是质心系能量 s = 2EE ′(1− cos θ)的函数，其中 θ为 να和 ν̄β 运动方向之间的夹角。在

该过程中，高能中微子 να 的存活几率 Pνα(E, θ0) = exp[−τνα(E, θ0)]，完全由湮灭过程
所对应的光学深度来决定，且光学深度为

τνα(E, θ0) =
∑
β

∫
(1− cos θ)σναν̄β(s)dnν̄β(E

′, r)dℓ, (4–2)

其中 ℓ为 να走过的路程长度，

dnν̄β(E
′, r) =

E ′2dE ′

exp(E ′/Tν) + 1

R2
ν cos θ′

8π2r2
f̄β(r), (4–3)

为半径 r处单位能量吸积盘 ν̄β 的粒子数密度，且 θ′ = θ0 − θ。注意到 θ和 r能够由 Rsh、

θ0以及 ℓ解出 (见图4–1)。

可以取如下近似，θ ∼ θ0 ≪ 1、ℓ ∼ r ∼ Rsh 且 σναν̄β ∼ G2
F s，其中 GF 为费米耦合
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accretion disk (AD)

jet

r

emitting thermal neutrinos

θ′

ν̄β

να

θ0

θ
ℓ

shocks producing
high-energy neutrinos

Rsh

图 4–1高能中微子和吸积盘中微子湮灭的示意图。如图所示，当 RHEν ≫ Rν，吸积盘的尺寸可以被
忽略。
Fig 4–1 The sketch for annihilation of HE νs and AD νs. As shown in the figure, for RHEν ≫ Rν , the size of
AD can be ignored.

常数，我们可得到

τνα(E, θ0) ∼ 7π2

1920
G2

FE
R2

νT
4
ν θ

4
0

Rsh

∼ 25EPeVR
2
ν,7T

4
ν,MeVθ

4
0R

−1
sh,9. (4–4)

在此处及以下，我们通过下标指定以 eV 为基的单位（如 MeV、PeV）作为能量
单位；其他物理量均采用高斯单位制，且数字下标代表以 10 的幂次方作为单位，即
Qx ≡ Q/10x。上述近似结果表明，Pνα(E, θ0)很依赖于高能中微子 να的发射角度 θ0。该

角度受制于喷注流体的洛伦兹因子 Γ的大小，在该流体中，高能质子被加速并产生高能

中微子。对于常见的激波加速情形，该流体即为受激的喷注。假定高能中微子在流体静

止系中沿各个方向均匀分布，那么在实验室系下，高能中微子归一化的角分布可以表示

成

g(θ0) =
1− v2

2(1− v cos θ0)2
, (4–5)
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θ
′

r
′

ℓ

r

να

ν̄β

Rν

图 4–2当 RHEν ∼ Rν，高能中微子和吸积盘中微子湮灭的示意图。
Fig 4–2 Sketch for annihilation of HE να and AD ν̄β for RHEν ∼ Rν .

其中 v为流体的体速度且 Γ ≡ (1− v2)−1/2。作 Pνα(E, θ0)关于 θ0的平均，我们可达到

⟨Pνα(E)⟩ ≡ exp[−τ̄να(E)] =

∫
exp[−τνα(E, θ0)]g(θ0)d cos θ0, (4–6)

其中 τ̄να(E)为关于 θ0的平均光学深度。

当RHEν 与吸积盘有效半径Rν 接近时，吸积盘自身尺寸的张角将变得十分重要。如

图4–2所示，我们考虑高能中微子 να 沿着喷注中心轴方向向外运动。为了计算的方便，

我们假定吸积盘中微子在盘上均匀分布。高能中微子 να的光学深度 τ ′να(E)可以表示成

τ ′να(E) =
∑
β

∫
RHEν

dℓ

∫ Rν

0

dr′
∫
dE ′(1− cos θ′)σναν̄β(s)

2πr′

πR2
ν

dnν̄β(E
′, r)

dE ′

=
∑
β

∫
RHEν

dℓ

∫
d cos θ′

∫
dE ′(1− cos θ′)

×σναν̄β(s)
2ℓ2

R2
ν cos3 θ′

dnν̄β(E
′, r)

dE ′ , (4–7)

其中 tan θ′ = r′/ℓ，r = ℓ/ cos θ′。值得强调的是，方程 (4–7)中的结果只是光学深度的一
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Γ1 10

R
 (

cm
)

810

910

1010

1110

1210

1310

1410

图 4–3参数空间 (RHEν ,Γ)中 τ̄να
= 1（实线）和 τ ′

να
= 1（虚线）的等高线。其中，我们选定高能中微

子的能量E = 100 TeV。黑、红、蓝线分别对应 Tν = 5、8和 10 MeV这三种情形。我们设定Rν = 107

cm。
Fig 4–3 The contours of (RHEν ,Γ) where τ̄να

= 1 (solid curves) or τ ′
να

= 1 (dashed curves) at E = 100 TeV.
Tν = 5, 8, 10 MeV for the black, red and blue curves, respectively, and Rν is set to 107 cm.

个保守估计。当 Γ取任何有限值时，高能中微子 να可以偏离喷注轴一定的角度 Γ−1。

与方程 (4–4)中的讨论类似，采取如下的近似，r′ ∼ Rν，θ′ ∼ Rν/RHEν 且 ℓ ∼ r ∼
RHEν，我们可得

τ ′να(E) ∼ 7π2

1920
G2

FET
4
ν

R6
ν

R5
HEν

∼ 103EPeVR
6
ν,7T

4
ν,MeVR

−5
HEν,8. (4–8)

需要说明的是，在上文的讨论中，我们仅考虑了沿吸积盘垂直方向运动的喷注（图4–
1与图4–2）。实际上，喷注可在一定张角（θj ∼ 0.1弧度）的圆锥内运动。不过注意到吸

积盘中微子数密度在张角 θj 范围内变化很小［见方程 (4–3)］，我们预期上文的结论对
于沿其它方向运动的喷注而言同样适用。
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4.4 结果与分析

4.4.1 显著区域

我们首先来讨论在什么区域高能中微子受到吸积盘中微子的显著影响。吸积盘中

微子影响的显著性由中微子对湮灭所对应的光学深度［见方程 (4–6)和方程 (4–7)］决
定。图4–3中分别显示了 τ̄(Eτ ) = 1［方程 (4–6)］和 τ ′(Eτ ) = 1［方程 (4–7)］的等高线。
图中，我们选定 Eτ = 100 TeV，Rν = 107 cm，暂且不考虑吸积盘中微子的振荡（即选
定 NE模式）。三条近乎平行的实线 (τ̄)或虚线 (τ ′)从上到下（绿线、红线、黑线）分

别对应 Tν = 5、8和 10 MeV三种情形。对于不同的 Tν，τ̄ 和 τ ′ 对应的等高线分别在

(Γ0, R0
HEν,8) = (7.2, 0.63), (10.5, 0.91), (12.7, 1.1)三点相遇。

上一小节已作讨论，τ̄ 的结果在 RHEν ≫ Rν 时是有意义的。由于光学深度随 RHEν

的增大而下降，在低于 τ̄ 等高线的区域，高能中微子受吸积盘影响明显。当 RHEν 接近

R0
HEν 时，由吸积盘尺寸所导致的光学深度 τ ′变得重要。由于 τ̄ 随着 Γ的增加以 Γ−4快

速降低，而 τ ′随 Γ保持不变，当 Γ > Γ0，中微子对湮灭光学深度将由 τ ′所主导。因此，

无论 Γ多大，在 r < R0
HEν 的区域，高能中微子 (E ≃ 100 TeV)都将经受吸积盘中微子

的严重影响。

θ′ 在 τ ′ 的计算中十分重要，且 θ′ 的取值大小受到吸积盘尺寸大小的限制。为了研

究 Rν 对讨论的影响，我们选取 Rν = 5× 106 cm并保持其它参数不变，然后再次计算光
学深度。注意到，由于我们在前文中已假定吸积盘中微子的亮度 Lν ∝ R2

ν，因此 τ̄ 也会

受到相应的影响。根据重新的计算结果，我们得到 R0
HEν,8 = 0.27、0.40和 0.47，分别对

应于 Tν = 5、8和 10 MeV三种情形。由方程 (4–8)可知，当维持 τ ′和其它参数固定时，

RHEν ∝ R
6/5
ν ，这一预期与数值结果完全吻合。

值得注意的是，由于吸积过程和吸积盘中微子的发射只持续有限的一段时间，吸积

盘中微子只在合适的条件下才可能与喷注产生的高能中微子相遇并湮灭它们。为了考

虑这一问题，我们假定喷注与吸积盘中微子几乎在同一时刻从吸积盘发射而出。由于

中微子几乎以光速向前传播，喷注传播至 RHEν 处所花的时间比中微子多 ∆t ∼ O(1) ×
RHEν/(2Γ

2c)。为了使高能中微子遇到吸积盘中微子，∆t需要小于吸积盘中微子发射的

持续时间，即 RHEν/(2Γ
2c) < Tdur。图4–3中上方两条黑线分别对应着 RHEν/(2Γ

2c) = 0.1

s和 10 s，在黑线下方的区域中高能中微子与吸积盘可能相遇。当然，喷注有可能与吸
积盘中微子不在同一时刻发射。在这种情形下，只需对上文的讨论作相应的修改即可。
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图 4–4平均存活几率 ⟨Pνe,µ
⟩随高能中微子能量 E 的变化曲线。

Fig 4–4 ⟨Pνe,µ
⟩ as a function of HE neutrino energy E.

4.4.2 高能中微子弥散流量的能谱和味道组分的变化

在计算中微子对湮灭的显著区域时，我们将高能中微子的能量设定为E = 100 TeV，
并且在讨论中没有涉及吸积盘中微子的味道演化。在本小节，我们将对这些问题作进一

步的阐述。基于这一目标，我们先来研究高能中微子的存活几率 ⟨Pνα(E)⟩随着中微子
能量 E的变化。之后，我们对高能中微子产生之初（即不考虑吸积盘中微子的影响）的

能谱或味道组分进行一定的假定，然后以此为例来说明吸积盘中微子如何改变高能中微

子的能谱和味道组分，以及这些效应对吸积盘中微子振荡模式的依赖。

我们选定图4–3中长方形内的 (Γ, RHEν)区域（即 109 cm < RHEν < 1011 cm且 3 <

Γ < 10）来展开本小节的讨论。值得注意的是，该选定的区域与 τ̄ = 1等高线十分接

近；在该区域中，高能中微子受到吸积盘中微子的影响比较显著，但与此同时，仍有

一定比列的高能中微子能够存活下来并被实验观察到。另一方面，由于在所选区域内

RHEν ≫ R0
HEν，因此我们不需要考虑吸积盘的几何尺寸。
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在具体的计算中，我们选定 Rν,7 = 1且 Tν,MeV = 5 − 10。图4–4中显示了 ⟨Pνe,µ⟩为
能量 E的变化曲线。图中我们设定 Tν = 5 MeV，红线和蓝线分别对应着 Γ = 3、10，同

一颜色的 4条线从下到上分别对应 RHEν,9 = 3、10、30、100这 4种情形。作为简单的示
意，此处我们仍然不考虑吸积盘中微子的振荡（即采用 NE模式）。在该振荡模式下，所
有参与 νν̄ 湮灭过程的吸积盘中微子均为 ν̄e。图4–4中 ⟨Pνe⟩和 ⟨Pνµ⟩之间的区别完全源
自于湮灭截面 σνeν̄e 和 σνµν̄e 的不同。不难理解，当采用其它吸积盘中微子振荡模式时，

⟨Pνα⟩将发生相应的改变。

对于选定的 (Γ, RHEν)区域和所有 4种吸积盘中微子振荡模式而言，我们通过数值
计算发现

⟨Pνα(E)⟩ = [1 + (E/E0)
n]−1 (4–9)

在 10 TeV < E < 3 PeV能区是一个很好的拟合公式。相同形式的拟合公式同样也适用
于 ⟨Pν̄α(E)⟩，唯一的区别在于拟合参数 E0和 n会有稍微的不同。

参数 E0表征高能中微子的某一特征能量。观察方程 (4–9)可知，当 E > E0时，高

能中微子与吸积盘中微子之间的湮灭将变得显著。考虑到 θ0 ∼ Γ−1 并结合方程 (4–4)，
我们推测 E0依赖于如下标度因子，

η ≡ R2
ν,7T

4
ν,MeVR

−1
HEν,9Γ

−4. (4–10)

为了作更清楚的说明，我们在图4–5a中显示了 ⟨Pνµ(E)⟩在 NH振荡模式下的拟合参数
E0 随 η 的变化关系。不难看出，对所有不同的 Tν、RHEν 和 Γ参数组合而言，关系式

E0,PeV ∼ 0.1/η总是准确的成立，这与方程 (4–4)的预期吻合。［如方程 (4–4)所示，我们
可以很容易讨论 Rν 对 η的影响。］相较于 E0而言，拟合参数 n的行为更加复杂。对于

特定的 Γ而言，n同样只依赖于标度参数 η，不过它随 η的变化曲线随着 Γ取值的不同

而不同。然而，当 η ≳ 0.1，吸积盘中微子对能量≲ 1 PeV的中微子影响显著；在该情形
下，n的取值范围局限在 0.4− 0.5之间（见4–5b）。

n对 Γ的依赖性可追溯至同种味道中微子 (ναν̄α)对湮灭过程。与前文我们对湮灭

截面所采用的简单近似（σ ∝ s）不同，ναν̄α湮灭截面实际上由如下共振形式描述，

σναν̄α ∼ G2
FM

4
Zs

(s−M2
Z)

2 + Γ2
ZM

2
Z

, (4–11)

其中 MZ 为 Z 玻色子的质量，ΓZ 为其衰变宽度。近似选取 E ′ ∼ 3Tν 且 s ∼ E ′Eθ2 ∼
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图 4–5在 NH振荡模式下 ⟨Pνµ
(E)⟩的拟合值参数 E0 (a)和 n (b)随 η 的变化情况。从左至右三条不

同颜色的曲线分别对应 Γ = 10、5、3三种情形。
Fig 4–5 Fitting parameters E0 (a) and n (b) as functions of η for ⟨Pνµ

(E)⟩ in ADNFE scenario NH. The three
trends for n from left to right are for Γ = 10, 5, and 3, respectively.

3TνE/Γ
2，我们可估算发生 Z 共振时高能中微子的能量为

EPeV ∼ 3T−1
ν,MeVΓ

2. (4–12)

因此，对于 Γ = 3、5时，发生在 E ∼ 1 PeV处的 Z 共振将严重影响 ⟨Pνα(E)⟩的行为，
标度率关系将不再很好成立，不过在同样能量下，Γ = 10所对应的结果却不受 Z 共振

的影响。

上文从模型无关的角度讨论了吸积盘中微子对高能中微子的影响。如果能结合具体

的高能中微子流量模型，我们则可能通过 IceCube实验寻找上述吸积盘中微子效应的信
号。相关的讨论可以从两个方面来展开。一方面，我们可讨论弥漫中微子流量的特征。

不难理解，由于高能中微子从不同角度 θ0 发射，该讨论直接与前文 ⟨Pνα⟩的结果相关。
另一方面，我们也可以观察单个邻近源所释放的高能中微子的信号；此时的讨论不再与

⟨Pνα⟩的结果直接相关。在本小节下文，我们先讨论弥散高能中微子流量的特征。关于
单个邻近源的讨论将在下一小节给出。

作为示意，我们先假定一个在文献中常见的高能中微子流量模型。在该模型中，高
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能 νµ、ν̄µ、νe 以及 ν̄e 以 2 : 2 : 1 : 1的比例产生，且高能中微子的总能谱（包含所有味

道）为 ϕ(0)(E)。在历经吸积盘中微子的湮灭后，出射高能中微子的总能谱变为

ϕ

ϕ(0)
=

⟨Pνµ(E)⟩+ ⟨Pν̄µ(E)⟩
3

+
⟨Pνe(E)⟩+ ⟨Pν̄e(E)⟩

6
, (4–13)

且相应的味道组分变为

Rµ/e ≡
ϕνµ + ϕν̄µ

ϕνe + ϕν̄e

=
2[⟨Pνµ(E)⟩+ ⟨Pν̄µ(E)⟩]
⟨Pνe(E)⟩+ ⟨Pν̄e(E)⟩

. (4–14)

如上定义，我们引进 Rµ/e 来表征高能中微子的味道组分。当吸积盘中微子效应可忽略

时，Rµ/e = 2。

不妨考虑 (Tν,MeV, RHEν,9,Γ) = (5, 10, 5) (A)、(8, 10, 5) (B)和 (10, 3, 3) (C)这三种参
数组合的情形。相应的，标度参数 η 分别为 0.1、0.655 和 41.2。图4–6a 中显示了在 4
中不同的吸积盘中微子振荡模式下 ϕ/ϕ(0) 随 E 的变化曲线。对于每个参数组合而言，

ϕ/ϕ(0) 基本不依赖于吸积盘中微子的振荡模式，且 ϕ/ϕ(0) 随 E 的变化与方程 (4–9) 中
⟨Pνα(E)⟩ 的形式一致。当 η = 0.1 时，E0 ∼ 1 PeV 且 E0 随着 η = 0.1 的增大而减小

（见图4–5a）。可以预期，对于 A、B 和 C 三种情形而言，能量处于 ∼ 10 TeV 到 1 PeV
的高能中微子将分别经受显著的、强烈的以及剧烈的 ναν̄β 对湮灭。对于情形 B 和 C，
⟨Pνα(E)⟩ ∼ ⟨Pν̄α(E)⟩ ∝ E−n，且当 E ≳ 0.1 PeV 时 n ≈ 0.4 − 0.5 ［见方程 (4–9) 和
图4–5］。文献中常常假定高能中微子的能谱满足 ϕ(0) ∝ E−2 ，因此在情形 B 和 C 下，
在经历了吸积盘中微子的湮灭后，高能中微子在 E ≳ 0.1 PeV能区上的能谱指数将变为
∼ −(2.4− 2.5)。不难理解，这一结论对满足 η ≳ 0.655的情形均成立（图4–5）。有意思
的是，基于 IceCube最近的实验数据，高能中微子在 25 TeV < E < 2.8 PeV能区上的能
谱指数为 −2.50± 0.09[154]。

图4–6b和图4–6c分别显示了在情形 B和情形 C下 Rµ/e 随 E 的变化情况。如图所

示，吸积盘中微子振荡模式的效应在 Rµ/e 的结果上得到了清晰的呈现。特别是，对于

振荡模式 NE和 EE而言，Rµ/e 显著偏离 2。由于同种味道正反中微子对之间的湮灭更

加有效，因此在振荡模式 NE下，相较于高能 νµ(ν̄µ)，高能 νe(ν̄e)更容易被吸积盘 ν̄e(νe)

湮灭掉。不仅如此，由于对湮灭过程发生的几率随着 E的增大而增大，这种倾向性也会

随之加剧［方程 (4–4)］。因此，在振荡模式 NE下，随着 E 从 20 TeV升至 2 PeV，情形
B和 C所对应的 Rµ/e值分别从 2.2增大至 3.4（图4–6b），以及从 2.8增大至 4（图4–6c）
。与 NE模式刚好相反的是，在 EE振荡模式下，所有的吸积盘 ν̄e(νe)均转化成 ν̄µ(νµ)；

在该模式下，高能 νµ(ν̄µ)更倾向于被吸积盘 ν̄µ(νµ)湮灭；相应的，随着 E的变大，情形
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图 4–6 图 (a)：在 (Tν,MeV, Rsh,9,Γ) = (5, 10, 5) (A), (8, 10, 5) (B), and (10, 3, 3) (C) 三种不同情形下
ϕ/ϕ(0) 随高能中微子能量 E 的变化曲线。图 (b)和图 (c)：在情形 B和 C下 Rµ/e 随高能中微子能量
E的变化曲线。在各图中，不同曲线从上至下分别对应吸积盘中微子振荡模式 NE、NH、IH以及 EE。
Fig 4–6 (a) Results on ϕ/ϕ(0) for (Tν,MeV, Rsh,9,Γ) = (5, 10, 5) (A), (8, 10, 5) (B), and (10, 3, 3) (C). (b)
and (c) Results on Rµ/e for cases B and C, respectively. In each case, the curves from top to bottom are for
ADNFE scenarios NE, NH, IH, and EE, respectively.
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图 4–7不同吸积盘中微子振荡模式下，弥散高能中微子能谱指数改变 (∆γ)和味道组分 (Rµ/e)之间
的关联。

Fig 4–7 Correlation between spectral index change ∆γ and Rµ/e for different ADNFE scenarios.

B和 C所对应的 Rµ/e值分别从 1.8降低至 1.2，以及从 1.4降至 1。在吸积盘中微子振荡

模式 NH和 IH下，参与湮灭反应的吸积盘中微子将由三种不同味道中微子按照一定的
比例组合而成。在这种情形下，高能 ν̄e(νe)与高能 ν̄µ(νµ)所经受的湮灭程度相近，因此

导致Rµ/e与 2的偏离有限。目前为止，所有 4种振荡模式下Rµ/e的值似乎均与 IceCube
实验结果相符[154]。

弥散中微子总能谱［方程 (4–13)］和味道组分［方程 (4–14)］的改变都由 ⟨Pνα⟩唯
一的决定，而根据前文的论述，对于特定的振荡模式而言，⟨Pνα⟩只依赖于标度参数 η

［方程 (4–10)］。不难理解，能谱改变与 Rµ/e 之间存在一定的关联性。为了清楚的说明

该关联性，我们定义 ∆γ 为 ϕ/ϕ0在 E = 100 TeV附近的幂次率指数，即 ϕ/ϕ0 ∼ E−∆γ。

图4–7中分别显示了在 4种不同的振荡模式下 ∆γ 与 Rµ/e的对应关系。我们还在图中显

示了 ∆γ 与 η的对应关系，与图4–6a所示的 ϕ/ϕ0 一致，该对应关系基本不依赖吸积盘

中微子振荡模式的选取。同时对高能中微子的能谱和味道组分进行观测，我们更有可能

甄别出吸积盘中微子的湮灭效应。

4.4.3 附近单个源的特征

上一小节讨论了吸积盘中微子对弥散中微子能谱和味道组分的影响，而且我们指

出，通过实验观察弥散中微子流量，人们有可能寻找到吸积盘中微子湮灭效应的迹象。
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不过需要指出的是，由于目前统计事例数比较少，高能中微子的能谱尤其是味道组分很

难被准确测量到。更重要的是，目前高能中微子的理论模型仍存在很大的不确定性；即

使我们能够准确的测量弥散高能中微子的能谱和味道组分，我们依然很难将吸积盘中微

子效应辨别出来。追根究底，弥散中微子观察的局限性在于：对于弥散中微子而言，吸

积盘中微子的效应并不鲜明。Z 共振可能为高能中微子的观察提供一个独特的信号。由

于从不同 θ0（见图4–1）出发的高能中微子发生的 Z 共振的能量不一样，当对不同 θ0作

平均后，Z 共振特征在弥散中微子能谱上很难得到清晰的呈现。

邻近单个高能中微子源为 Z 共振特征的观察提供了更好的机会。与弥散中微子的

讨论不同的是，喷注张角可能对单个中微子源有一定的影响。我们假定喷注的张角为 θj，

且物质和能量均匀分布其中。记地球视线方向与喷注中轴的相对夹角为 θs，在下文的讨

论中我们考虑如下 3种不同的情形，(a) θs = 0，即地球视线方向与喷注中轴重合，(b)
θs = θj，以及 (c) θs = 2θj。沿不同迳向方向的喷注物质均可产生指向地球的高能中微子。

对整个喷注的立体角积分，我们可得指向地球方向高能中微子的流量 Fνα ∝
∫
dΩjg(δθ)，

其中 δθ为喷注张角内迳向方向与地球视线方向之间的相对夹角。在具体的计算中，我

们假定当 Γ > 10时，喷注张角 θj = 0.1弧度，当 Γ < 10时，θj = Γ−1弧度。

图4–8中显示了在吸积盘中微子振荡模式 NE 下 Fνe(E) 在能区 (10 TeV < E <

103 PeV)上随E的变化曲线。其中，我们设定 Tν,MeV = 6，并考虑Γ = 3、20和RHEν,9 = 10、

102、103 不同的组合情形。黑线、红线以及蓝线分别对应 θs = 0、θj 和 2θj 这 3 种不
同的情形。由于我们只关心能谱中 Z 共振的特征，对于所有情形我们均设定 Fνe(E =

10 TeV) = 1来归一化中微子能谱。由图可知，当选取不同的 θs、RHEν 以及 Γ时，Z 共

振效应导致能谱中出现一个低谷或截断。

我们发现对于 θs = 0和 θs = θj 这两种情形，高能中微子的归一化能谱基本没什么

区别。这一结论可以进一步推广，只要地球视线在喷注张角之内时，归一化能谱几乎一

致。我们可以这样来理解这一现象：抵达地球（IceCube探测器）的高能中微子主要由
以地球视线方向为中心且张角为 ∼ 1/Γ的圆锥内的喷注物质产生，而又由于喷注物质

均匀分布，高能中微子归一化能谱并不依赖地球视线的具体位置。对于这两种情形，当

Γ = 3且 RHEν,9 = 102、103时，Z 共振导致能谱中出现一个低谷，且低谷对应的能量约

为几十到几百 PeV。对于我们所考虑的其它参数组合而言，能谱仅仅在一定程度上被软
化，这与弥散中微子所受到的影响类似（见图4–6）。

当地球视线不在喷注张角内时，Z 共振效应将更加明显。对于 θs = 2θj 情形，高

能中微子与吸积盘中微子之间的相对夹角将至少大于 θj。而由方程 (4–4)可知，对湮灭
光学深度近似正比于 E(δθ)4R−1

HEν，因此高能中微子受到吸积盘中微子的影响将更加剧

烈。如图4–8所示，当 RHEν 和 Γ较小时，Z 共振发生时光学深度 τres ≫ 1，导致能谱中

— 119 —



来自大质量恒星和伽玛射线暴的中微子 上海交通大学博士学位论文

E (PeV)
-210 -110 1 10 210 310

(E
)

eν
F

-510

-410

-310

-210

-110

1

 = 10
,9νHE

 = 3, RΓT = 6 MeV, 

E (PeV)
-210 -110 1 10 210 310

(E
)

eν
F

-510

-410

-310

-210

-110

1

 = 10
,9νHE

 = 20, RΓT = 6 MeV, 

E (PeV)
-210 -110 1 10 210 310

(E
)

eν
F

-510

-410

-310

-210

-110

1

2 = 10
,9νHE

 = 3, RΓT = 6 MeV, 

E (PeV)
-210 -110 1 10 210 310

(E
)

eν
F

-510

-410

-310

-210

-110

1

2 = 10
,9νHE

 = 20, RΓT = 6 MeV, 

E (PeV)
-210 -110 1 10 210 310

(E
)

eν
F

-510

-410

-310

-210

-110

1

3 = 10
,9νHE

 = 3, RΓT = 6 MeV, 

E (PeV)
-210 -110 1 10 210 310

(E
)

eν
F

-510

-410

-310

-210

-110

1

3 = 10
,9νHE

 = 20, RΓT = 6 MeV, 

图 4–8在吸积盘振荡模式 NE下从邻近单源释放的高能 νe的能谱，其中黑线、红线和蓝线分别对应
θs = 0、θj 以及 2θj 这 3种情形。注意到，我们通过设定 Fνe

(E = 100 TeV) = 1来归一化所有的能
谱。
Fig 4–8 Spectra of HE νe emitted from a single nearby source in ADNFE scenario NE, for θs = 0 (black), θj
(red), 2θj (blue). Note we set Fνe

(E = 100 TeV) = 1 to normalise all the spectra.
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图 4–9在 4种不同的吸积盘振荡模式下从邻近单源释放的高能中微子的味道组分 Rµ/e 随能量 E 的
变化曲线，其中绿线、黑线、红线以及蓝线分别对应 4种不同的吸积盘中微子味道演化模式：EE、NH、
IH以及 NE。
Fig 4–9 Rµ/e for HE neutrinos emitted from a single nearby source as a function of E for different ADNFE
scenarios: EE (green), NH (black), IH (red), NE (blue).

出现截断。很显然，截断很可能在 Z 共振所对应的能量之前出现。值得注意的是，对于

θs = 2θj 情形，高能中微子与吸积盘中微子之间的相对夹角 ≥ θj ≃ 0.1弧度，且该结论

与喷注的洛伦兹因子大小无关；因此，如图4–8中 Γ = 20所对应的曲线所示，即使当 Γ

很大时，Z 共振特征依然很显著。不过需要指出的是，当 Γ很大时，抵达地球的高能中

微子的绝对流量将被显著压低［见方程 (4–5)］。
对于单个邻近源所释放的高能中微子而言，除了能谱上的一些特征外，也可以从味
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道组分随能量的变化中观察到 Z 共振效应。图4–9中显示了在 4种不同的吸积盘中微子
振荡模式下 Rµ/e随能量的变化曲线。其中，我们选定 θs = 2θj 情形，并采用与图4–8相
同的参数组合。与前文一致，我们仍假定高能中微子产生之处的各味道中微子的比例为

Fνµ : Fν̄µ : Fνe : Fν̄e = 2 : 2 : 1 : 1。通过比较图4–9和图 4–8可知，Rµ/e 与能谱一样，按

照类似的行为随能量的变化，且低谷和尖峰出现的位置与能谱一致。这种关联性为吸积

盘中微子效应的确认提供了可能。

值得注意的是，相较于弥散中微子，吸积盘中微子对邻近源所发射的高能中微子的

影响显然更加强烈。即使在RHEν,9 ∼ 103时，该效应仍有可能被观察到。由方程 (4–4)可
知，中微子对湮灭光学深度近似正比于 T 4

νR
−1
HEν ∼ LνR

−1
HEν。我们预期，即使吸积盘中微

子的亮度减少 1− 2个量级，本小节关于邻近中微子源的讨论在一定的条件仍然有意义。

4.5 讨论与总结

前文我们讨论的 4 种吸积盘中微子振荡模式可能出现在塌缩型超新星和伽玛暴不
同的环境中。我们先来讨论 MSW效应[31,32]。对于能量为的中微子，MSW效应由共振
密度 ρres,7 ≈ 1.3E−1

ν,MeV(δm
2/eV2) cos 2θv 决定，其中 δm2 为真空下中微子质量平方差，

θv 为相应的真空混合角。对于能量为 Eν ∼ 10 MeV的吸积盘中微子，相对应于振荡参
数 (δm2/eV2, θv) = (2.4 × 10−3, 8.5◦) 和 (7.5 × 10−5, 33.5◦)，高共振和低共振密度分别

为 ρH,3 ∼ 3 and ρL,1 ∼ 4[167]。由于吸积盘附近 ρ ≫ ρH，如果在 r ∼ RHEν 处物质密度

ρ < ρL，以上高、低共振都会发生且影响吸积盘中微子的振荡模式。依赖于目前仍不确

定的中微子质量顺序，上述 MSW共振效应的发生将对应于我们所讨论的 NH和 IH振
荡模式。对于塌缩型超新星及其相关的伽玛暴，当 RHEν,10 ≳ 3[168]，或者是对于由并合

导致的短暴[128]，NH和 IH这两种吸积盘中微子振荡模式均很可能出现。由于中微子密
度很高，因此除了 MSW无效应外，吸积盘附近处发生的中微子集体振荡[59,165] 也可能

将 νe(ν̄e)完全转换成 νµ(ν̄µ)，对应我们所讨论的 EE模式。最后，吸积盘振荡模式 NE
也可能出现在塌缩型超新星及其相关的伽玛暴中。例如，当 Rsh9 ≲ 3时，该处物质密度

ρ > ρH
[168]，因此吸积盘中微子在遇到高能中微子前将不经历任何 MSW共振。毋庸置

疑，对于特定的模型而言，我们需要对吸积盘中微子的振荡情况作更细致的探讨，不过

我们预期其结果至少接近以上 4种振荡模式其中的一种。
当 RHEν,9 ∼ 3 − 100时，只有 MSW效应与高能中微子的振荡相关。对于核心塌缩

型超新星及其相关的伽玛暴，半径 r ∼ RHEν 处的物质密度 ρ一般远高于 Eν ≳ 10 TeV
所对应的 ρres

[168]。因此，高能中微子并不经历MSW共振，相应的，其味道演化也很小。
对于致密星并合导致的伽玛暴[128]，MSW 共振可能在 r ∼ RHEν 处发生，但由于 E 很

大，高能中微子味道为非绝热演化，导致演化很难发生。即使真空振荡可能发生，但由
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于 RHEνδm
2/(2Eν) ≲ 1，中微子振荡效应并不重要。综上所述，在讨论与吸积盘中微子

的湮灭过程时，高能中微子的味道演化可以被忽略。

在本章中，我们研究了吸积盘中微子与高能中微子之间的湮灭过程对高能中微子的

影响。尽管没有涉及到具体的模型，我们的研究覆盖了很大的参数空间。根据吸积盘中

微子影响程度的强烈与否，我们对 (RHEν ,Γ)参数空间进行基本的划分。该结果可能会

限制塌缩型超新星或伽玛射线暴的某些高能中微子模型。除此之外，我们分别系统的研

究了吸积盘中微子对弥散中微子和邻近单源高能中微子的能谱和味道组分的影响。

在不同参数下弥散中微子所感受的影响主要由参数 η 决定［方程 (4–10)］。湮灭效
应随着 η 的增大而增强，且当 η ∼ 0.1，能量高于 ∼ 0.1 PeV的高能中微子所受到的影
响将变得很显著。对于特定的 η 值，湮灭几率随高能中微子能量的增加而增加，从而

导致高能中微子的能谱发生改变。计算表明，当 η ≳ 0.655 时，弥散中微子总能谱在

E ≳ 0.1 PeV 附近的改变可以表示成 E−n，其中 n ≈ 0.4 − 0.5。如果高能中微子的初

始能谱为 ϕ(0) ∝ E−2，以上这一结论有可能与 IceCube最近的观测到的弥散中微子能谱
(ϕ ∝ E−2.50±0.09)相关。吸积盘中微子的振荡模式并不影响上述结论，却能影响最终出

射高能中微子的味道组分。尤其在 NE和 EE两种振荡模式下，高能中微子的味道组分
可能会发生显著的变化，且味道组分的改变随高能中微子能量的增大而加剧。

对于从邻近单源发射至地球的高能中微子，由于 Z 共振效应的存在，其能谱和随

E变化的味道组分会出现一个低谷或截断。相比于弥散中微子，这些效应对于单源高能

中微子而言更加显著，尤其是当地球视线不在喷注张角之内时。即使当吸积盘中微子亮

度 Lν 较小时，这些特征依然比较显著。单源高能中微子的这些特征为检验吸积盘中微

子效应提供了更大的可能。

本章所述的内容旨在研究吸积盘中微子对喷注中所产生的高能中微子的影响，该

讨论广泛的适用于塌缩型超新星爆发和伽玛射线暴等天体过程中。需要补充的是，一旦

涉及到具体的天体环境和高能中微子模型时，我们则需要考虑其它一些相关的因素，而

且这些因素本身比较复杂，甚至可能会影响本章的讨论。例如，对于某些塌缩型超新星

或由此导致的伽玛射线暴，当高能中微子在恒星外包层传播时，由于受到恒星物质吸

收，其能谱可能发生变化；该效应与吸积盘中微子的影响相似，而且当物质吸收比较显

著时，吸积盘中微子效应将很难被观察到。又比如，对于常见的激波机制，欲有效的加

速带电粒子进而产生高能中微子，非辐射主导条件必须成立，而该条件本身对 RHEν 和

Γ甚至 Lν 存在一定的限制[136]。除此之外，吸积盘中微子本身可能对带电粒子加速和高

能中微子的产生某种影响。总而言之，对于一个特定的模型而言，上述因素都应该被自

洽的考虑。

— 123 —





上海交通大学博士学位论文 第五章 总结与展望

第五章 总结与展望

全论文主要对中微子天文学几个前沿课题进行了讨论和研究。其中一个课题涉及到

来自大质量恒星的中微子以及地面探测器探测这些信号的研究。另一个课题讨论和研究

了伽玛射线暴中高能中微子的产生过程以及吸积盘中微子对其中高能中微子的影响。

在第二章中，我们首次系统的计算了不同温度和密度下四种热过程（e± 对湮灭过

程、等离子体过程、光致过程和电子－原子核轫致辐射过程等）产生中微子的流量和能

谱。在计算过程中，我们详细考虑了恒星物质中各种介质效应的影响，包括光子色散关

系修正、电子静电屏蔽效应、离子间关联效应等因素。基于这些结果，我们讨论了地面

中微子探测器探测这些恒星中微子信号的可能性。我们的计算表明，对于一个质量为

20 M⊙ 且距离地球 0.2 kpc的恒星而言，在它发生超新星爆炸的前几天，KamLAND可
以观测到约 40个（中微子正常质量顺序）或约 10个（中微子反转质量顺序）ν̄e 事例。
在大质量恒星演化的后期，e± 对湮灭过程对中微子信号的贡献总是超过 99%。考虑到
反应堆中微子和地球中微子本底的影响，以及中微子质量等级的不确定性，KamLAND
有可能探测到 0.2–0.5 kpc之内的大质量恒星信号。利用下一代更大型的中微子探测器
而言，如江门中微子探测器 (JUNO)，我们则有可能捕捉到 1–3 kpc内大质量恒星在超新
星爆炸前的中微子信号。通过这些中微子信号，我们不仅能够探究恒星内部结构并检验

相关的恒星模型，而且有可能确定中微子的质量顺序等信息。大质量恒星会通过恒星塌

缩的方式实现超新星爆炸，而爆炸前大质量恒星中微子信号可以对超新星的爆炸作出提

前的警示。在未来的工作中，我们计划加入核反应中微子（包括 e±俘获过程和 β±衰变

过程等）的贡献，并以更具体的大质量恒星模型为例，系统的研究利用大质量恒星中微

子信号来探究恒星演化和结构以及预警超新星爆炸等问题。

高能中微子是中微子天文学研究的另一个重要对象。尤其是随着近几年来 IceCube
实验探测到数十个 TeV-PeV高能中微子事例，相关方面的探究备受人们的关注。本论文
的第三章对塌缩超新星和伽玛射线暴中高能中微子的产生机制和相关特征作了系统的

介绍和研究。尤其是，我们强调了在不同类型伽玛射线暴中或是在伽玛暴不同场所处，

高能中微子的产生受到辐射限制和恒星物质吸收效应不同程度的影响。在第三章讨论的

基础上，我们在第四章中研究了在塌缩超新星和伽玛射线暴中吸积盘中微子对高能中微

子能谱和味道组分的影响。我们的研究表明，在选定合适的吸积盘中微子参数下，高能

中微子的能谱和味道组分受到不同程度的影响。具体而言，高能中微子在受到吸积盘中

微子湮灭后能谱被软化，且能谱指数的改变可达到 0.4–0.5，这一结果能够很好的解释
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IceCube的实验结果。依赖于不同的吸积盘中微子振荡模式，高能中微子的味道组分也
可以发生显著的改变（我们假定不受吸积盘中微子影响时，Rµ/e的初始值为 2；受吸积
盘中微子影响后，Rµ/e 可以在 1–4之间变化）。不仅如此，高能中微子能谱改变与味道
改变之间存在一一对应的关系。这些特征对于我们探究吸积盘和寻找高能中微子的起源

具有十分重要的意义。需要说明的是，本文只是对塌缩超新星和伽玛射线暴系统中高能

中微子作了一般性的讨论，这些相关讨论和研究并不完备。基于具体天体模型来计算高

能中微子的流量和特征，并同时考虑到激波的辐射限制、恒星物质吸收等各种因素，这

将会是我们接下的重要研究方向。可以肯定的是，随着 IceCube累计更多的高能中微子
事例，这些进一步的研究将对高能中微子天文学领域具有重要的意义。

中微子天文学的研究正方兴未艾，尤其是随着下一代大型中微子探测器在未来几年

内逐步开始搭建或投入运行，人类将迎来研究中微子天文学或中微子天体物理的黄金时

期。另一方面，黑洞并合产生的引力波最近被 LIGO探测到，这是爱因斯坦和广义相对
论的一次伟大胜利。随着实验的进一步发展，引力波信号将成为另一个探究天文学和天

体物理过程的重要探针。作为传统光信号的重要补充，中微子信号和引力波信号将显著

推进人们对“天空”的认识和理解。作为个人的期许，我希望彼时“天空”能给人类更

多的馈赠，让我们得以一窥天文学、宇宙学和粒子世界更多的神奇和秘密。
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