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河外星系 ＮＧＣ０９２５中氢二区的光谱观测研究
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摘　要：氢二区是星系中恒星形成的场所，最显著的观测特征是光谱中的一系列发射线，光谱观测和分析是研
究氢二区性质的主要途径。文章呈现的是利用国家天文台２１６ｍ望远镜对河外星系ＮＧＣ０９２５中的一个氢二
区进行光谱观测、数据处理和测量以及分析的工作。基于观测到的光谱发射线，采用“巴尔默减幅”法得到星系

内消光并作消光改正；利用 Ｈα发射线的光度得到恒星形成率；利用强发射线方法得到氧元素丰度。结果显
示，该氢二区的尘埃消光严重（Ｖ波段的尘埃消光Ａ（Ｖ）＝０６４１ｍａｇ）、恒星形成活动性强（恒星形成率面密度
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２）、金属元素丰度高（氧元素丰度１２＋ｌｏｇ（Ｏ／Ｈ）＝８３３７ｄｅｘ）。
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　　天体的电磁辐射携带着许多重要的物理信息，是天
体信息主要的载体。天体的电磁辐射从天体发出，经过

星际介质和地球大气，再被地球观测者的接收设备接

收。在这个过程中，天体的辐射被气体吸收或散射，可

能使得天体辐射的强度和成分发生改变。地球大气对

天体辐射的方向、强度以及辐射成分都会有影响。天体

辐射会受到地球大气的吸收和散射，即大气消光，不同

波段的电磁波受大气消光的影响也不尽相同，其中可见

光和射电波段受影响最小。因此，地面观测主要以射电

观测和光学观测为主。

可见光观测主要包括成像观测、偏振观测和光谱观

测。成像观测是通过望远镜和探测器对天体直接成像

以获取天体的二维空间信息，包括天体的分布、动态变

化和形态结构等。成像观测往往需要追求更多的细节，

这要求设备有较高的空间分辨率。空间分辨率对于望

远镜来说，一般是望远镜的成像衍射极限，通过瑞利判

据确定最小的分辨角。在地面观测中，空间分辨率往往

还受大气视宁度的影响。偏振观测是对天体电磁辐射

偏振特性的观测研究，在观测上通常以斯托克参数讨论

偏振问题。偏振观测可以获取天体的电磁场环境、天体

的辐射机制等物理信息。光谱观测是认识天体物理性

质的核心研究手段。通过对天体的光谱观测，可以获得

天体的许多信息，如天体的表面温度、压力、元素种类和

元素丰度、天体的电磁场等物理信息［１］。

天体光度测量也叫测光，是通过望远镜和探测器对

天体某一特定波段的电磁辐射流量的测量。对天体的

光度测量可以得到天体星、色指数、光谱能量分布和尘

埃消光等信息。目前，光学观测中的辐射探测器主要为

电荷耦合器件（ＣｈａｒｇｅＣｏｕｐｌｅｄＤｅｖｉｃｅ，简称 ＣＣＤ）。
ＣＣＤ主要有量子效率高、线型响应好等优点。ＣＣＤ是由
硅二极管组成的阵列，这些二极管在受到光照时，光子

的能量使其产生光电子。光电子被储存、转移，经过电

荷放大器转化为电压输出，最后转化为数字信号。在这

个过程中，这些光电子成比例转化为以模数转换单元

（ＡｎａｌｏｇＤｉｇｉｔａｌＵｎｉｔ，ＡＤＵ）的数字信号（ｃｏｕｎｔｓ）输出，而
这个比例系数称为增益（ｇａｉｎ）。ＣＣＤ收集的信号在转
移、放大等过程中都会引入噪声，这类噪声称为读出噪

声（ｒｅａｄｎｏｉｓｅ）［２－３］。以ＣＣＤ为辐射探测器的观测是将

天体辐射转化为数字信号，这些数字信号还要通过一系

列的数据处理将数字信号定标为真实的天体辐射强度

等信息。

天体分光测量是应用光谱分析的方法研究天体的

物理性质。天体分光测量的基本器件是光谱仪，光谱仪

主要由准直系统、分光系统和成像系统组成。在分光系

统中，基于色散原理的光谱仪分光器件主要有棱镜光谱

仪和光栅光谱仪，而基于干涉原理的光谱仪主要有傅里

叶变换分光仪和 ＦＰ干涉仪等。长缝 －光栅光谱仪主
要由狭缝、准直器与光栅组成。天体的复色光辐射进入

望远镜后先通过狭缝再经过准直器再到光栅，此时，由

于衍射现象发生色散分光，最后被终端的 ＣＣＤ接收。
光栅光谱仪的色散系统是衍射光栅，衍射光栅是单缝衍

射和多缝衍射组合的综合效果。衍射光栅主要包括平

面光栅和定向光栅（又称闪耀光栅）。平面光栅的能量

主要集中在没有色散的零级光谱上，色散的效率低。定

向光栅是具有许多确定形状刻槽的反射面，定向光栅可

以将９０％以上的能量集中在应用的那一级的波段范围
内。光栅光谱范围是指相邻两个光谱级次之间重叠的波

长差，但实际的光谱工作范围还受ＣＣＤ尺寸大小和大气
窗口等因素限制。光谱的分辨率定义为

!

／Δ!，其中，!
为光谱中的某一波长位置，Δ!为最小可分辨波长间隔，
实际的Δ!受光栅刻度、采用的光谱级数、入缝宽度以及
ＣＣＤ像元尺寸等影响［４－５］。

在天文光谱观测中，天体复色光通过光谱仪后色散

在ＣＣＤ上，此时，波长信息储存在 ＣＣＤ像素坐标上，光
谱的流量转化为数字信号。天体的信号在被探测时也

携带了许多噪声。这些噪声主要来源于天体的背景辐

射、天体辐射在到达探测器时经过的介质以及探测器本

身的噪声。介质的影响主要包括星系内部的消光、银河

系消光、地球大气的消光、宇宙线噪声、天光背景的污染

及望远镜收集辐射带来的消光和其他影响等。作为探

测器的ＣＣＤ在接收天体辐射时的噪声来源主要有本
底、暗流电和平场。本底噪声是由于 ＣＣＤ工作时的偏
置电压影响，在无曝光时也会储存一些电子噪声；暗电

流噪声是ＣＣＤ工作时产生的热电流，这类噪声与温度
有关，在天文上可以通过制冷来降低这类噪声；平场噪

声又称空间噪声，这类噪声主要是由于 ＣＣＤ每个像元

３７
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之间的量子效率不同引起［６］。因此，要获取天体的光谱

信息，往往还需要对接收的信号进行处理，这些处理包

括对各种噪声的扣除和对波长与流量的定标。

电离氢区（氢二区）有非常明显的光学波段的光谱

发射线特征，这些谱线主要来自被电离的激发气体。当

Ｈ离子俘获电离的光电子时，这些电子会发生一系列的
级联辐射，最终返回基态。在发生级联辐射过程中将辐

射出Ｈ的复合线，这些复合线在光学波段为Ｈα、Ｈβ、Ｈγ
等巴尔默线系的谱线。若电离电子与离子发生碰撞相

互作用，则会使得 Ｏ、Ｎ、Ｓ等元素的离子发生碰撞激
发。在氢二区的低密度条件下，这些被激发的离子在被

下一次碰撞激发前已经发生辐射衰变，辐射出一系列如

［ＯＩＩ］
!

３７２７、［ＯＩＩＩ］
!!

４９５９，５００７、［ＮＩＩ］
!!

６５４９，６５８３、
［ＳＩＩ］

!!

６７１７，６７３１等禁线。通过对氢二区的光谱观
测，能得到氢二区电离气体的一些性质，如电离态、尘埃

消光、化学元素丰度、恒星形成率等物理／化学参
数［７－９］。

本研究使用国家天文台２１６ｍ望远镜［１０］对河外

星系 ＮＧＣ０９２５的一个氢二区观测原始光谱数据进行数
据处理和光谱测量，利用测量得到的谱线流量进一步计

算氢二区的一些物理／化学参数。ＮＧＣ０９２５是一个晚
型（ｌａｔｅｔｙｐｅ）ＳＡＢｄ型的棒旋星系，该星系的长轴方位角
为１０２°，正对视向方向的倾角为ｉ＝５７°，位于赤道坐标赤
经０２ｈ２７ｍ１６８ｓ，赤纬 ＋３３°３４′４５０″，到地球的距离为
９１２±０１７Ｍｐｃ［１１－１３］。

本文的第一部分将介绍观测的数据以及观测情况；

第二部分将展示原始光谱数据的处理；第三、第四部分

将对一维的光谱进行银河消光改正、谱线证认、谱线流

量测量以及一些物理／化学参数的计算；第五部分对本
工作进行讨论；第六部分将对本文的工作进行总结。

１　光谱观测

本工作中ＮＧＣ０９２５的氢二区光谱观测数据是由国
家天文台兴隆观测站２１６ｍ望远镜于２００７年到 ２００８
年间观测获得［１４］。观测时选用的光谱仪是 Ｏｐｔｏｍ
ｅｃｈａｎｉｃｓＲｅｓｅａｒｃｈＩｎｃ（ＯＭＲ）卡焦低色散长缝 －光栅光
谱仪，它安装在 ２１６ｍ望远镜卡塞格林焦点上。在本
次观测中的光栅为 ３００刻线／ｍｍ，色散分辨率约 ４８
?／ｐｉｘ，狭缝出缝宽度为 ２５″，狭缝长度为 ４′，光栅的闪
耀波长为 ５５００?，观测波长覆盖在 ３６００～８０００
?［１０，１４］。对 ＮＧＣ０９２５氢二区观测的狭缝曝光时间为
１８００ｓ×２或１８００ｓ×３。

本底是在ＣＣＤ关闭快门下 ０秒曝光的图像，圆顶
平场的观测是在关闭天文圆顶时，由望远镜对平场灯漫

反射制造的均匀光源观测得到。本底和平场图像在当

晚的观测开始前和观测结束后各拍摄５份。为提高光
谱的观测效率，在观测时尽量调整狭缝方位角（北偏

东），使狭缝同时覆盖多个氢二区。目标源观测结束后，

在不改变望远镜指向和狭缝方位角的情况下，对 Ｈｅ－
Ａｒ灯拍摄标准灯谱图像。由于 ＯＭＲ的 ＣＣＤ在工作时
采用液氮制冷，暗流很小，因此，在观测时通常不再拍摄

暗流图像。标准星和标准星的标准灯谱的观测也是在

不改变狭缝方位角的条件下观测得到。流量定标中标

准星的光谱来自国际参考星库（ＩｎｔｅｒｎａｔｉｏｎＲｅｆｅｒｅｎｃｅ，简
称ＩＲＳ）［１５］中的光谱。

本文展示的是笔者对ＮＧＣ０９２５中的一个氢二区进
行的工作。这个氢二区在星系中的位置和对其进行光

谱观测的狭缝位置见图１。对该氢二区的观测于２００７
年１０月１３日进行。该氢二区的赤经为０２ｈ２７ｍ００ｓ，赤纬
为＋３３°３４′３４″，狭缝的方位角为４９°，观测曝光时间为
１８００ｓ×２。观测时选用的标准星为 ＨＤ１９４４５（赤经
０３ｈ０８ｍ２６４２ｓ，赤纬 ２６°２′３４９″），对标准星进行观测的
曝光时间为３００ｓ。对标准灯进行观测的曝光时间为３０
ｓ，对平场灯进行观测的曝光时间为 １２０ｓ。观测当晚的
视宁度约为 ３０″。图２从上至下展示了目标源、标准星
ＨＤ１９４４５、目标源的标准灯、其中一张本底和平场的原
始观测数据。每幅图的横向为色散方向，纵向为空间

方向。

图１　基特峰天文台２１ｍ望远镜观测得到的 ＮＧＣ０９２５
Ｈα窄带图像

Ｆｉｇ．１　ＨαｎａｒｒｏｗｂａｎｄｉｍａｇｅｆｏｒＮＧＣ０９２５ｏｂｔａｉｎｅｄｗｉｔｈｔｈｅ
２１ｍｔｅｌｅｓｃｏｐｅａｔｔｈｅＫｉｔｔＰｅａｋＯｂｓｅｒｖａｔｏｒｙ

　　注：图中红色方框是利用国家天文台兴隆观测站２１６ｍ望远

镜观测时的狭缝示意图，图中标记了方向（右上角）和比例尺（左

下角）。

４７



　第３期 王舒婷等：河外星系ＮＧＣ０９２５中氢二区的光谱观测研究 　　　

图２　观测得到的原始数据
Ｆｉｇ．２　Ｏｂｓｅｒｖｅｄｒａｗｄａｔａ

注：坐标轴均为图像像元的位置坐标（ｐｉｘｅｌｎｕｍｂｅｒｓ）。

２　对原始数据的处理

２．１　ＣＣＤ二维数据的改正
观测得到的原始光谱数据是二维的 ＦＩＴＳ文件，使

用ＰｙＲＡＦ①对原始数据进行标准化的处理。对于 ＯＭＲ
光谱仪观测的光谱，原始数据的处理主要包括减本底、

平场改正和宇宙线的剔除［１６－１７］。光谱 ＣＣＤ二维数据

的改正由下式进行：

天体＋背景像强度＝ＣＣＤ天体像强度－本底
平场－本底 。（１）

在进行原始数据处理之前，先对数据进行预处理。

预处理包括裁减图像边缘、图像检查和头文件的添加。

通过ＤＳ９② 和 ＰｙＲＡＦ检查图像，对目标源和标准星的
ＦＩＴＳ文件添加名字、坐标、观测时间、大气质量等头文件③。
２．１．１　本底改正

对观测的本底图像进行 ｍａｘｍｉｎ的平均值合并，获
得一个主本底文件，再对目标源、标准星、标准灯和平场

的二维图像进行本底改正。ＰｙＲＡＦ中的 ｚｅｒｏｃｏｍｂｉｎｅ和
ｃｃｄｐｒｏｃ任务包用于进行本底图像的合并和本底的改正。
２．１．２　平场改正

圆顶平场灯谱呈现近似黑体辐射的光谱，由于圆顶

平场灯的漫反射光在狭缝的空间方向上可能存在比较

大的照明梯度，因此，还需要消除平场灯照度不均匀性。

平场改正的整个流程包括对平场文件进行合并；对合并

后的平场图像进行色散方向的拟合和归一化，如图 ３
（ａ）；将色散方向的归一化生成的图像分成 ５个 ｂｉｎ并
分别进行空间方向的拟合和归一化如图３（ｂ）左；将两
幅归一化的平场相除，以消除平场灯照度不均匀性，生

成一幅标准的平场文件［１８］（图４）。最后对目标源、标
准星和标准灯进行平场改正，消除不同像元之间的量子

效率不同带来的响应不均匀性。

图３　圆顶平场轮廓
Ｆｉｇ．３　Ｄｏｍｅｆｌａｔｆｉｅｌｄｐｒｏｆｉｌｅｓ

　　注：图（ａ）是色散方向平场轮廓的拟合结果，纵坐标是图像的强度计数（ｃｏｕｎｔｓ），横坐标为色散方向的像元坐标（ｐｉｘｅｌｓ）；图（ｂ）是空间
方向平场轮廓的拟合结果（色散方向归一化后的平场），图中展示了其中一个ｂｉｎ的拟合结果，纵坐标是归一化后的强度计数，横坐标为空
间方向的像元坐标（ｐｉｘｅｌｓ）。

５７

①

②

③

ＰｙＲＡＦ是基于ＰＹＴＨＯＮ的脚本语言编写的用于代替 ＩＲＡＦＣＬ的命令语言。ＰｙＲＡＦ自１９９９年起由太空望远镜科学研究所 （ＳＴＳ

ｃＩ）开发。ＩＲＡＦ是用于天文数据处理与分析的通用软件系统，这个软件是由亚利桑那州的图森的国家光学天文台编写的。

ＳＡＯＩｍａｇｅＤＳ９是一款天文成像和数据可视化应用程序。它支持 ＦＩＴＳ图像和二进制表读取、多帧缓冲区、区域操作以及多尺度算法

和色彩表。

本工作使用兴隆观测站提供的ｒｅａｄｌｏｇ．ｃｌ脚本文件执行批量添加。
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图４　色散和空间方向均归一化后的标准平场图像
Ｆｉｇ．４　Ｉｍａｇｅｆｏｒｔｈｅｓｔａｎｄａｒｄｆｌａｔｆｉｅｌｄｉｍａｇｅａｆｔｅｒｎｏｒｍａｌｉｚａ

ｔｉｏｎｉｎｂｏｔｈｏｆｄｉｓｐｅｒｓｉｏｎａｎｄｓｐａｔｉａｌｄｉｒｅｃｔｉｏｎｓ
注：坐标轴均为图像像元的位置坐标（ｐｉｘｅｌｎｕｍｂｅｒｓ）

　　平场图像合并、色散方向归一化、空间方向归一化
和平场改正通过使用 ＰｙＲＡＦ中的 ｔｗｏｓｐｅｃ下的 ｆｌａｔｃｏｍ
ｂｉｎｅ、ｒｅｓｐｏｎｓｅ、ｉｌｌｕｍｉｎａｔｉｏｎ和ｃｃｄｐｒｏｃ任务包实现。
２．２　宇宙线的去除

由于观测目标的曝光时间比较长，一些随机的宇宙

线会不可避免地打到 ＣＣＤ上，从而被错误地记为观测
信号。被记入观测数据的每一个宇宙线在二维图像中

表现为随机分布的一个占据２～３个像素的亮点。宇宙
线的剔除可以通过合并图像自动完成，也可以手动去

除。在去除宇宙线的过程中，通常使用周围几个像素强

度的平均值代替宇宙线噪声的点。

２．２．１　合并图像
通过观测得到了两张目标源的图像，先采用图像合

并的方式去除宇宙线。两张目标源图像使用 ＰｙＲＡＦ中
ｉｎｃｏｍｂｉｎｅ包的ｍｉｎｍａｘ拒绝算法（ｒｅｊｅｃｔｉｏｎ）合并成一个
假图像；将假图像头文件修改 ｎｃｏｍｂｉｎｅ＝０，ｅｘｐｏｓｕｒｅ＝
０；在ｉｍｃｏｍｂｉｎｅ包上设定以曝光时间为权重和 ａｖｓｉｇｃｌｉｐ
的拒绝算法方式选择合并方式将两张目标源和假图像

合并成一副图像。在此过程中自动去除了包括大部分

宇宙线在内的无效信号。

２．２．２　手动去除宇宙线
合并图像过程中去除了大部分宇宙线，但还存在小

部分宇宙线需要手动去除。这一过程在 ＰｙＲＡＦ中的
ｃｏｓｍｉｃｒａｙｓ任务包下反复进行，图５为 ＰｙＲＡＦ交互图上显
示的宇宙线的直方图。宇宙线去除的二维图像见图６（ｂ）。
图６见封二。

图５　ＰｙＲＡＦ交互界面上的宇宙线直方统计图
Ｆｉｇ．５　ＣｏｓｍｉｃｒａｙｈｉｓｔｏｇｒａｍｏｎｔｈｅＰｙＲＡＦｉｎｔｅｒｆａｃｅ

２．３　一维光谱数据的抽取和定标
为了获取天体的光谱信息（即色散数据），需要对二

维空间－色散数据进行光谱的抽取（以下简称抽谱），即
获得特定空间位置的一维色散数据。抽谱过程中需要

确定抽谱孔径，包括孔径位置、孔径大小、光谱的色散轨

迹（对色散轨迹进行追踪）。抽谱后的一维色散数据还

需要进行波长定标和流量定标。波长定标是将像素坐

标转换成波长，流量定标是将光谱的 ＣＣＤ的电子计数
转化为标准单位的辐射流量。这一节将展示一维光谱

数据的处理，内容包括抽谱、波长定标和流量定标［１９］。

２．３．１　标准星、目标源、标准灯光谱的抽取
先对标准星进行抽谱并获得其光谱在 ＣＣＤ图像上

的轨迹。抽谱的孔径的中心位置选择在光谱的峰值，孔

径大小约２５ｐｉｘｅｌｓ。选择标准星周围的天光背景采用２
阶的切比雪夫多项式（Ｃｈｅｂｙｓｈｂｖ）拟合作为标准星的天
光背景并扣除（具体操作可参见下面氢二区光谱的抽

取）。光谱的色散轨迹采用３次样条插值拟合，拟合合结
果见图６（ｅ）。

氢二区的光谱具有非常明显的发射线特征，尤其是

Ｈα谱线，而连续谱通常比较弱，因此，在二维数据上依
照 Ｈα发射线的空间位置设定孔径进行抽谱，这样抽谱
界面信噪比高，从而使孔径误差最小。抽谱孔径的位置

设为二维数据上的Ｈα发射线的像素坐标。图６（ａ）和
６（ｂ）分别展示了抽谱孔径在星系图像和观测得到的空
间－色散二维数据中的位置和大小，在图６（ｂ）中同时
标出了Ｈα和［ＮＩＩ］!!６５４８，６５８４发射线的位置。孔径
的尺度需要不小于观测台站所在地的视宁度。对于这

个氢二区，笔者设定的孔径大小为２０″×２５″。在抽谱
前还需要测量背景，采用二阶的切比雪夫多项式（Ｃｈｅ
ｂｙｓｈｂｖ）对孔径周围没有发射线的区域进行拟合得到。
拟合得到的背景用于对光谱进行背景扣除。图６（ｄ）展
示了对背景区域的拟合。由于氢二区的连续谱相比于

发射线来说比较弱，容易受到背景以及同一狭缝中其它

氢二区的影响而不利于对色散轨迹进行追踪，因此，在

抽取氢二区的光谱时，参照标准星的色散轨迹对目标氢

二区的色散轨迹进行追踪。目标源的抽谱结果展示在

图６（ｆ）中，横坐标为像素代号（尚未波长定标），纵坐标
为ＣＣＤ电子计数（尚未流量定标）。

本工作的目标源和标准星都已通过观测得到相应

的标准灯谱，在数据处理时也需要分别对目标源和标准

星的标准灯谱进行抽取。标准灯谱的孔径位置、大小以

及光谱轨迹参照相应的目标源或标准星的孔径。对于

标准灯来说抽谱时不进行背景扣除。

６７
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光谱的抽取通过ＰｙＲＡＦ中的ｔｗｏｓｐｅｃａｐｅｘｔｒａｃｔａｐａｌｌ
任务包完成。

２．３．２　波长定标
如图６（ｆ）所示，通过抽谱得到目标源的一维光谱

中，色散方向的坐标为像素代号，还需要进行波长定标，

将其转化为波长。波长定标是通过确定的波长 －色散
关系将观测的光谱的像素代号转化为波长。这里的波

长－色散关系由Ｈｅ－Ａｒ标准灯谱得到。

　　（１）灯谱谱线标识
在波长转化前需要分别对标准星和目标源的标准

灯谱进行波长证认标识。采用兴隆观测站提供的ＨｅＡｒ
灯谱图［２０］对标准灯谱进行证认。通过证认并手动标识

部分谱线后再自动标识其他谱线。图７（ａ）为观测得到
的标准灯谱示意图，其中的谱线已经证认表示完成，图

中黄色短线代表标识的谱线。

图７　波长定标图解
Ｆｉｇ．７　Ｉｌｌｕｓｔｒａｔｉｏｎｏｆｗａｖｅｌｅｎｇｔｈｃａｌｉｂｒａｔｉｏｎ

　　注：图７（ａ）是 Ｈｅ－Ａｒ灯谱线标识的结果，横轴为波长（?），纵坐标为强度计数（ｃｏｕｎｔｓ）；图７（ｂ）是根据 Ｈｅ－Ａｒ灯谱线标识得到的波

长－色散关系的拟合结果，图中横坐标表示波长（?），纵坐标表示像元位置（ｐｉｘｅｌｓ）。

　　标准灯谱的证认标识利用 ＰｙＲＡＦ中的 ｏｎｅｓｐｅｃｉ
ｄｅｎｔｉｆｙ任务包完成。

（２）波长－色散关系拟合
在证认标识谱线完成后，需要对波长 －色散关系

（波长－像素关系）进行拟合。本工作中采用 ｓｐｌｉｎｅ３３
次样条函数进行插值拟合，拟合中需要剔除残差大于

０５。图７（ｂ）展示了拟合得到的波长 －色散关系，通过
这个关系，可以把上面抽谱得到的目标源和标准星的一

维光谱数据的横坐标由像元坐标转化为波长（单位为

?），从而完成波长定标。
波长定标利用 ＰｙＲＡＦ中的 ｏｎｅｄｓｐｅｃｒｅｆｓｐｅｃｔｒａ任务

包完成。

２．３．３　流量定标
（１）大气消光
地球大气对天体辐射具有消光（吸收和散射）作用。

在不同的地点，大气消光往往是不同的。对于完成波

长定标的目标源和标准星的光谱需要进行大气消光的

改正。

大气消光定义为消光前后天体的某个波段的星等

差，由辐射波长和大气质量决定，数学表达式为

ｍ
!

－ｍ
!

０＝Ｋ
!

Ｍ（ｚ）， （２）
其中，ｍ

!

和ｍ
!

０分别为某天体在 !

波长处大气消光后

的星等和大气外（大气消光前的）星等；Ｋ
!

为
!

波长处

的Ｂｏｕｇｕｅｒ消光系数；Ｍ（ｚ）为天定距 ｚ处的大气质
量［２１］。

本工作的大气消光曲线（消光 －波长关系曲线）由
兴隆观测站提供［２２］（图８）。

图８　国家天文台兴隆观测站大气消光曲线

Ｆｉｇ．８　ＡｔｍｏｓｐｈｅｒｉｃｅｘｔｉｎｃｔｉｏｎｃｕｒｖｅａｔｔｈｅＸｉｎｇＬｏｎｇｓｔａｔｉｏｎ

ｏｆｔｈｅＮａｔｉｏｎａｌＡｓｔｒｏｎｏｍｉｃａｌＯｂｓｅｒｖａｔｏｒｉｅｓ

７７
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　　（２）响应函数的生成和光谱流量改正
为了获得光谱的辐射流量，需要使用大气消光曲线

和当晚观测得到的标准星光谱（以电子计数为单位）与

从标准星库（ＩｎｔｅｒｎａｔｉｏｎａｌＲｅｆｅｒｅｎｃｅ，ＩＲＳ［１５］）中得到的标
准星光谱（以标准流量为单位）进行对比，结合大气消光

曲线，从而得到观测当晚的光谱响应函数，见图９。这个
光谱响应函数用来把目标源的光谱单位由电子计数转

化为标准流量，这样就完成了流量定标。图９橙色实
线光谱展示的是流量定标后目标氢二区的光谱，横坐

标是波长（单位为?），纵坐标为标准流量密度（单位为
ｅｒｇｓ－１ｃｍ－２?－１）。

图９　光谱流量响应函数

Ｆｉｇ．９　ＳｅｎｓｉｔｉｖｉｔｙｆｕｎｃｔｉｏｎｏｆＳｐｅｃｔｒｏｐｈｏｔｏｍｅｔｒｉｃｆｌｕｘ

　　响应函数的生成借助 ＰｙＲＡＦ中 ｏｎｅｄｓｐｅｃｓｔａｎｄａｒｄ
和 ｓｅｎｓｆｕｎｃ任务包完成；标准流量单位的转化借助
ＰｙＲＡＦ中的ｏｎｅｄｓｐｅｃｃａｌｉｂｒａ任务包完成。

３　光谱数据的进阶处理和测量

３．１　银河消光改正
定标后的氢二区光谱需要进行银河消光改正。银

河消光是银河系内星际介质（包括气体和尘埃）对目标

天体辐射的减弱作用，主要由星际介质的吸收和散射造

成。对于光谱来说，消光程度随波长减小而增大。消光

程度随波长关系的量化就是消光曲线。

本工作采用Ｃａｒｄｅｌｌｉ等［２３］得到 （后文简称ＣＣＭ）的
消光曲线对 ＮＧＣ０９２５的氢二区光谱进行银河消光改
正。银河系的消光比率为 ＲＶ＝Ａ（Ｖ）／Ｅ（Ｂ－Ｖ）＝３１，
ＮＧＣ０９２５在 Ｖ波段的银河消光为 Ａ（Ｖ） ＝０２０８
ｍａｇ［２４］。ＣＣＭ消光曲线的数学表达式为

Ａ（
!

）

Ａ（Ｖ）＝ａ（ｘ）＋
ｂ（ｘ）
ＲＶ
， （３）

式中，Ａ（
!

）是波长为
!

处的银河消光；ａ（ｘ）和ｂ（ｘ）是
由ＣＣＭ中与波长相关的系数。其中，ｘ＝１／

!

，令ｙ＝（ｘ－
１８２），在１１μｍ－１＜ｘ＜３３μｍ－１时，
ａ（ｘ）＝１＋０１７６９９ｙ－０５０４４７ｙ２－

００２４２７ｙ３＋０７２０８５ｙ４＋００１９７９ｙ５－
０７７５３０ｙ６＋０３２９９９ｙ７，

ｂ（ｘ）＝１４１３３８ｙ＋２２８３０５ｙ２＋１０７２３３ｙ３－
５３８４３４ｙ４－０６２２５１ｙ５＋５３０２６０ｙ６－
２０９００２ｙ７。 （４）

图１０展示的是银河消光改正前后的光谱比较。

图１０　氢二区银河消光改正前后光谱比较图

Ｆｉｇ．１０　ＴｈｅｃｏｍｐａｒｉｓｏｎｏｆｔｈｅｓｐｅｃｔｒａｆｏｒｔｈｅｔａｒｇｅｔＨＩＩ

ｒｅｇｉｏｎｂｅｆｏｒｅａｎｄａｆｔｅｒｔｈｅｃｏｒｒｅｃｔｉｏｎｆｏｒＧａｌａｃｔｉｃｅｘ

ｔｉｎｃｔｉｏｎ
　　注：图中橙色线表示银河消光改正前的光谱，蓝色线表示银河

消光改正后的光谱，黑色线表示银河消光改正后与银河消光改正

前的差值光谱（即蓝色线与橙色线的差值）。

　　从图１０可见，银河消光改正后的光谱与银河消光
改正前的光谱比较，改正后的光谱流量密度变高了，连

续谱的整体斜率变得更陡了。通过 ＰｙＲＡＦ中的 ｄｅｒｅｄ
ｄｅｎ任务包完成。
３．２　光谱发射线测量
３．２．１　谱线证认

银河消光改正完成以后，就可以测量光谱中的发

射线了。在测量发射线之前，对光谱发射线进行了证

认。如图１１，目标氢二区的光谱中，包含 Ｈα、Ｈβ、Ｈγ
等氢元素的复合线，ＨｅＩ

!

５８７７等氦元素的复合线，以及
［ＯＩＩ］

!

３７２７、［ＯＩＩＩ］
!!

４９６９，５００７、［ＮＩＩ］
!!

６５４９，
６５８３、［ＳＩＩ］

!

６７１７、［ＳＩＩ］
!

６７３１等金属元素的碰撞激
发线。

８７
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图１１　目标氢二区光谱
Ｆｉｇ．１１　ＴｈｅｓｐｅｃｔｒｕｍｆｏｒｔｈｅｔａｒｇｅｔＨＩＩｒｅｇｉｏｎ

　　注：图中黑色线表示光谱，其中的主要光谱发射线已被标注。

３．２．２　谱线轮廓拟合和流量估计
发射线的流量是发射线轮廓包围的光谱区域的面

积。谱线的轮廓由谱线的自然宽度、粒子间的碰撞以及

粒子热运动相对于观测者的速率不同而发生的多普勒

效应共同决定。理论上的谱线轮廓是由洛伦兹轮廓（自

然线宽和碰撞致宽的合成效应而产生的轮廓）和多普勒

轮廓（多普勒效应产生的轮廓）卷积得到的沃伊特轮

廓［２５－２６］。实际工作中，高斯分布函数通常能够很好地

刻画观测到的谱线轮廓。本工作中，采用高斯分布函数

拟合的方法来估计光谱发射线的流量。

对于氢二区，因为光谱中包括连续谱，所以发射线

并不是以零流量水平为基础。在发射线附近的连续谱

可以近似地视为线性函数。因此，在拟合某一条发射线

的轮廓时，采用一个高斯分布函数加一个线性函数进行

拟合。高斯分布函数的数学表达式为

ｆ（
!

）＝Ａｅ（
!

－
! ０

２σ２）， （５）
式中，

!

为波长；
! ０为高斯分布的中心（峰值）处的波

长；σ是高斯分布函数的方差；Ａ为常数。
发射线的流量为高斯分布函数轮廓包围区域的

面积：

Ｆｌｕｘ＝Ａσ ２槡π。 （６）
在ＰｙＲＡＦ的ｓｐｌｏｔ包中采用高斯核函数对谱线两边

拟合时会自动采用高斯核函数加一次函数的模型。除

了谱线的流量，还测量了谱线的线心波长（ｃｅｎｔｒａｌｗａｖｅ
ｌｅｎｇｔｈ）、谱线的半高全宽（ＦｕｌｌＷｉｄｔｈａｔｔｈｅＨａｌｆＭａｘｉ
ｍｕｍ，ＦＷＨＭ）、谱线的等值宽度（ＥｑｕｉｖａｌｅｎｔＷｉｄｔｈ，ＥＷ）
等信息。谱线的线心波长是高斯分布函数轮廓的中心

位置，ＦＷＨＭ是高斯分布函数轮廓最高点的一半对应的
轮廓高度，等值宽度是与谱线和连续谱所包围的面积相

等但长度为１的矩形宽度（谱线流量与相应波长范围的
连续谱流量的比值）。

测量的发射线包括［ＯＩＩ］
!

３７２７、Ｈβ、［ＯＩＩＩ］!

４９５９、［ＯＩＩＩ］
!

５００７、［ＮＩＩ］
!

６５４８、Ｈα、［ＮＩＩ］!６５８３、
［ＳＩＩ］

!

６７１７、［ＳＩＩ］
!

６７３１，其中，［ＮＩＩ］
!

６５４８、Ｈα、
［ＮＩＩ］

!

６５８３以及［ＳＩＩ］
!

６７１７、［ＳＩＩ］
!

６７３１由于相距
较近而出现位置耦合，分别采用三高斯轮廓拟合和双高

斯轮廓拟合来解开谱线位置耦合。图１２作为示例展示
了单高斯轮廓拟合和三高斯轮廓拟合的结果。

图１２　发射线轮廓拟合示意图
Ｆｉｇ．１２　Ｅｍｉｓｓｉｏｎｌｉｎｅｐｒｏｆｉｌｅｆｉｔｔｉｎｇ

　　注：两幅图中横轴表示波长 （单位是?），纵轴表示流量密度（单位是ｅｒｇｓ－１ｃｍ－２?－１），白色实线是观测数据，红色虚线是拟合函数

的合成轮廓，蓝色虚线为每条发射线各自的拟合轮廓，绿色虚线是连续谱。

３．２．３　测量误差的估计
对于测量得到的发射线流量还需要估计测量误差。

发射线流量的测量误差由下式得到：

σｌｉｎｅ＝σｃｏｎ Ｎｐｉｘ（１＋
ＥＷｌｉｎｅ
ＮｐｉｘΔ

!槡
）， （７）

其中，σｌｉｎｅ是发射线流量的测量误差；σｃｏｎ为发射线附

９７
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近连续谱的标准偏差（即连续谱涨落噪声）；Ｎｐｉｘ是发
射线覆盖的像素数目；ＥＷｌｉｎｅ为发射线的等值宽度；Δ

!

为光谱数据的色散分辨率（?／ｐｉｘｅｌ）［２７－２８］。其中，
Ｎｐｉｘ可以用拟合的高斯轮廓覆盖像素数目代替：

Ｎｐｉｘ＝６σ／Δ
!

， （８）
式中，σ＝ＦＷＨＭ／２３５５，是高斯轮廓的方差；６σ为高斯
轮廓的宽度。对式（７）进行换算得到最终的发射线流量
估计公式：

σｌｉｎｅ＝
σｃｏｎ
Δ槡 !

６σ（１＋
ＥＷｌｉｎｅ
６σ槡
）， （９）

式中，σ是高斯轮廓的标准偏差；ＥＷｌｉｎｅ是发射线的等值
宽度。其中，σ＝ＦＷＨＭ／２３５５，ＦＷＨＭ和 ＥＷｌｉｎｅ在拟合
高斯轮廓时输出。

使用ＤＳ９软件在ＮＧＣ０９２５的Ｈα窄带图像和狭缝
放置图确定该氢二区的赤经２ｈ２７ｍ１０５ｓ，赤纬 ＋３３°３６′
１２５″。谱线的测量结果见表１。

表１　ＮＧＣ０９２５中一个氢二区的谱线流量测量结果
Ｔａｂｌｅ１　ＳｐｅｃｔｒａｌｌｉｎｅｆｌｕｘｍｅａｓｕｒｅｍｅｎｔｓｉｎｔｈｅＨＩＩｒｅｇｉｏｎｏｆ

ｔｈｅＮＧＣ０９２５ ｅｒｇｓ－１ｃｍ－２

氢二区

发射线
测量谱线流量 消光改正后谱线流量

［ＯＩＩ］
!

３７２７ １．３６７Ｅ－１３±３．５２４Ｅ－１５ ３．３９０Ｅ－１３±１．４０７Ｅ－１４
Ｈγ １．６４４Ｅ－１４±２．７３４Ｅ－１６ ３．６４０Ｅ－１４±１．１９９Ｅ－１５
Ｈβ ４．１６０Ｅ－１４±２．７１８Ｅ－１６ ８．２７０Ｅ－１４±２．１０３Ｅ－１５

［ＯＩＩＩ］
!

４９５９ ２．１３１Ｅ－１４±２．９５４Ｅ－１６ ４．１６０Ｅ－１４±１．１５２Ｅ－１５
［ＯＩＩＩ］

!

５００７ ６．１６９Ｅ－１４±３．４９８Ｅ－１６ １．２００Ｅ－１３±２．９０６Ｅ－１５
［ＮＩＩ］

!

６５４８ ５．０５０Ｅ－１５±１．０９３Ｅ－１６ ８．２００Ｅ－１５±２．２７１Ｅ－１６
Ｈα １．４６０Ｅ－１３±４．７８８Ｅ－１６ ２．３７０Ｅ－１３±４．１５６Ｅ－１５

［ＮＩＩ］
!

６５８３ ２．１２９Ｅ－１４±３．１３４Ｅ－１６ ３．４４０Ｅ－１４±７．７９５Ｅ－１６
［ＳＩＩ］

!

６７１７ １．９４９Ｅ－１４±２．９９６Ｅ－１６ ３．１２０Ｅ－１４±７．０８３Ｅ－１６
［ＳＩＩ］

!

６７３１ １．５５１Ｅ－１４±３．０１６Ｅ－１６ ２．４８０Ｅ－１４±６．３４８Ｅ－１６

３．３　星系内消光改正
观测得到的河外星系氢二区的光谱还受星系内部

当地尘埃消光（星系内消光）的影响，因此，还需要对光

谱发射线流量的测量值进行星系内消光改正。本工作

中，采用“巴尔默减幅”（ＢａｌｍｅｒＤｅｃｒｅｍｅｎｔ）的方法改正
星系内消光。

　　“巴尔默减幅”的消光改正方法基于光致电离的
ＣａｓｅＢ假设。在 ＣａｓｅＢ中，电离气体产生的 Ｈα与 Ｈβ
发射线的本征流量比（（Ｈα／Ｈβ）ｉｎｔ）在一定的电子温度
和电子密度条件下是定值。当电子温度Ｔｅ＝１００００Ｋ、电
子密度为 ｎｅ＝１００ｃｍ

－３时，（Ｈα／Ｈβ）ｉｎｔ＝２８６
［８，２９，３０］。

当观测到的 （Ｈα／Ｈβ）ｏｂｓ＞２８６时，被认为是由尘埃消
光造成，这时对光谱进行尘埃消光改正；当观测到的

（Ｈα／Ｈβ）ｏｂｓ≤２８６时，则不进行尘埃消光改正。
根据（Ｈα／Ｈβ）ｉｎｔ＝２８６结合 ＣＣＭ消光曲线得到

Ｈα／Ｈβ的改变与尘埃消光的关系为

Ｅ（Ｂ－Ｖ）＝ ２５
ｋＨα－ｋＨβ

ｌｏｇ（
（
Ｈα
Ｈβ
）ｏｂｓ

２．８６ ）。 （１０）

由 Ｅ（Ｂ－Ｖ）可以得到消光改正后的发射线流量：
Ｆ（

!

）ｉｎｔ＝Ｆ（!）ｏｂｓ１０
ｋ
!

Ｅ（Ｂ－Ｖ）， （１１）
式（１１）中，Ｅ（Ｂ－Ｖ）是色余值；Ｆ（

!

）ｉｎｔ为消光改正后

的发射线流量；Ｆ（
!

）ｏｂｓ为观测到（消光改正前）的发射

线流量；ｋ
!

＝ＲＶａ（ｘ）＋ｂ（ｘ）（其他参数定义见第 ４．１
节）。对于本工作中研究的氢二区，由式（１０）得到Ｅ（Ｂ－
Ｖ）＝０２０７±０００７ｍａｇ，再由式 （１１）得到各条发射线消
光改正后的流量。表 １列出了消光改正前后每条发射
线的流量值。

４　氢二区物理参数的计算和结果呈现

从第３节中得到的光谱发射线的流量可以获得氢
二区的一系列物理参数，包括星系内消光、恒星形成率、

氧元素丰度等。这一节呈现的是如何通过发射线流量

计算这些物理参数，以及对这些物理参数的分析。

４．１　星系内消光
由第３．３节中的式（１０），可以得到色余Ｅ（Ｂ－Ｖ）＝

０２０７±０００７ｍａｇ，再利用消光比率 ＲＶ＝３１得到 Ｖ波
段的消光ＡＶ＝０６４１±００２３ｍａｇ，说明这个氢二区约
５５％ 的Ｖ波段辐射被星系 ＮＧＣ０９２５中的尘埃介质吸
收或散射了。

４．２　恒星形成率
氢二区是恒星形成的场所，恒星形成活动的强弱是

氢二区的重要性质。反映恒星形成活动强弱的参数是

恒星形成率（ＳｔａｒＦｏｒｍａｔｉｏｎＲａｔｅ，简称 ＳＦＲ），它指每年
形成的恒星质量，通常以太阳质量为单位（Ｍ⊙ｙｒ

－１）。

ＳＦＲ的大小与Ｈα发射线的光度（Ｌ（Ｈα））相关。利用Ｌ
（Ｈα）与 ＳＦＲ的定标关系就可以通过 Ｈα发射线获得
ＳＦＲ的数值。在本工作中，采用如下定标关系计算
ＳＦＲ［３１］，这个定标是被最广泛应用的ＳＦＲ定标关系：

ＳＦＲ（Ｍ⊙ｙｒ
－１）＝７９×１０－４２Ｌ（Ｈα）（ｅｒｇｓ－１），

（１２）
式中，Ｌ（Ｈα）的单位是ｅｒｇｓ－１它与Ｈα发射线的流量之

０８
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间的关系如下：

Ｌ（Ｈα）＝４πＤ２Ｆ（Ｈα）， （１３）
式中，Ｄ为 ＮＧＣ０９２５到地球的距离（以 ｃｍ为单位），
Ｆ（Ｈα）是 Ｈα发射线的流量。

由上式得到本工作中研究的氢二区的恒星形成率

ＳＦＲ＝００１９±０００１Ｍ⊙ｙｒ
－１。这个结果表示该氢二区

每年产生０．０１９个太阳质量的恒星。
ＳＦＲ的大小与测量面积相关。为方便比较不同天

体，人们通常把 ＳＦＲ归算到单位测量面积，即恒星形成

率面密度∑ＳＦＲ
＝ＳＦＲ／Ａｒｅａ，Ａｒｅａ指测量的面积（单位

为 Ｋｐｃ）。本工作中，计算了所研究氢二区的恒星形成
率面密度，其中的测量面积为抽谱孔径的面积（对应星

系 ＮＧＣ０９２５当地的实际面积。该区域在 ＮＧＣ０９２５上
的面积可以近似用平面几何投影改正并计算［３２－３３］：

Ａｒｅａｐｒｏｊｅｃｔ＝ｓｌｓｗＤ
２，

Ａｒｅａ＝Ａｒｅａｐｒｏｊｅｃｔ／ｃｏｓ（ｉ）， （１４）
式中，Ａｒｅａｐｒｏｊｅｃｔ是 ＮＧＣ０９２５在天球投影面积大小；ｓｌ、ｓｗ、
ｉ分别是狭缝中抽谱时的孔径长度、狭缝的宽度、星系的
倾斜角（角度的单位均取弧度制）。由以上算式计算得

到氢二区∑ＳＦＲ
＝０１０４±０００６Ｍ⊙ｙｒ

－１ｋｐｃ－２。也就是

说，每年该氢二区１０００平方秒差距里约产生０１０４个太
阳质量的恒星。

４．３　氧元素丰度
在天文学中，氢和氦以外的元素都称为金属元素。

宇宙中，氧元素的含量相比于其他金属元素占比更高，

所以星系与星际介质的金属元素通常是指氧元素丰度。

氧元素丰度是氧的数密度相对于氢的数密度之比，即１２
＋ｌｏｇ（ＮＯ／ＮＨ），记为１２＋ｌｏｇ（Ｏ／Ｈ）。
在观测上，通常是通过测量电子温度来确定氧元素

丰度，这也是目前最直接的方法。确定电子温度，需要

同时测量到极光线和较低激发态的碰撞激发线，如［ＯＩ
ＩＩ］

!

４３６３极光线和［ＯＩＩＩ］
!

４９５９，５００７碰撞激发线，通
过它们之间的关系确定电子温度。但随着金属丰度的

升高，［ＯＩＩＩ］
!

４３６３的辐射通量会衰减，甚至无法被观
测到。因此，还需要其他的方法来计算氧丰度———强线

法，强线法是通过 Ｈ的复合线以及 Ｏ、Ｎ、Ｓ等较强的碰
撞激发线来确定氧的金属丰度［９］。对于太阳，Ａｓｐｌｕｎｄ
等［３４］得到太阳光球层的氧丰度为 １２＋ｌｏｇ（Ｏ／Ｈ）⊙ ＝
８６９±００５ｄｅｘ。Ｄｏｐｉｔａ等［３５］基于光致电离模型提出

Ｎ２Ｓ２Ｈα的强线法计算氧丰度，该方法几乎不依赖电离
参数和尘埃消光。本文也将以Ｄｏｐｉｔａ等提出的 Ｎ２Ｓ２Ｈα

方法计算氧丰度。Ｄｏｐｉｔａ中的 Ｎ２Ｓ２Ｈα：
１２＋ｌｏｇ（Ｏ／Ｈ）＝８７７＋Ｎ２Ｓ２Ｈα＋
　　０４５（Ｎ２Ｓ２Ｈα＋０３）５， （１５）

其中，Ｎ２Ｓ２Ｈα＝ｌｏｇ（［ＮＩＩ］!６５８３／［ＳＩＩ］!!６７１７，６７３１）
＋０．２６４ｌｏｇ（［ＮＩＩ］

!

６５８３／Ｈα）。
由上式得到该氢二区的氧元素丰度为１２＋ｌｏｇ（Ｏ／

Ｈ）＝８３３７±００１４ｄｅｘ。该氢二区的氧元素丰度低于太
阳丰度，约为太阳丰度的０４４倍。

５　讨　论

在以上结果中，除了已经量化的误差，在观测、数据

处理、计算过程中还可能引入额外误差未被记入量化结

果的情况。现对这些额外误差进行如下讨论：

（１）观测当晚的实测视宁度约 ３″，而狭缝宽度约
２５″（狭缝宽度设为观测台址平均视宁度），这可能将会
对观测目标的辐射流量造成一定的损失。

（２）选择氢二区狭缝中的一些弱信号部分作为背
景，这一部分背景可能涵盖其他比较暗弱的氢二区，扣

除这样的背景将导致发射线流量和流量比的额外误差。

然而在抽谱时，背景区域在 Ｈα空间轮廓图上没有明显
可见的突出信号，猜测是由于背景区域的选取而产生的

误差小于已经量化的误差的原因。

（３）抽谱时的色散追踪选用了标准星的色散轨迹，
由于不是同一次观测，望远镜的指向和狭缝的转角都发

生了变化，因此，标准星的色散轨迹可能并非与目标源

的色散轨迹一致。然而参照标准星对于当前数据来说

是唯一适合并可用的对目标源的色散轨迹进行追踪的

方法。这一额外误差（如有）很难估计其影响，但是不采

用这种方法，产生的误差只会更大。

（４）星系内消光改正采用的“巴尔默减幅”方法是
假定了一定的电子温度和密度下 （Ｈα／Ｈβ）ｉｎｔ＝２８６而
进行的，但实际的氢二区中的电子密度和温度可能并不

与假设完全一致，在这种情况下（Ｈα／Ｈβ）ｉｎｔ不一定为
２８６，如果仍然用（Ｈα／Ｈβ）ｉｎｔ＝２８６就会产生额外误
差。这一点可能广泛存在于很多工作中，尤其是大样本

研究。在未来的工作中，将深入、细致研究这种传统的

尘埃消光改正方法在河外星系光谱学研究中产生的额

外误差究竟有多大。

（５）本工作的氧元素丰度的误差小于１％。采用了
ｖａｎＺｅｅ等［３６］测量的该氢二区发射线流量用相同的方

法计算的氧元素丰度为８２３８±００３０ｄｅｘ，结果相差约

１８
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０１ｄｅｘ。该结果之间的差异可能来自于观测条件不同
和数据处理过程中存在的差异。而观测条件的不同主

要包括望台址的大气消光、观测设备、观测当晚视宁度、

天光背景、观测狭缝的大小和观测时狭缝覆盖氢二区的

位置等。数据处理过程中存在的差异包括光谱背景选

取、孔径大小和位置的选择、光谱色散轨迹的追踪以及

消光曲线的选择等因素。

６　总　结

本文呈现的工作是利用国家天文台２１６ｍ望远镜
对河外星系ＮＧＣ０９２５中的氢二区进行的光谱观测，以
及对观测得到的原始数据进行的处理、测量、分析。对

原始数据的处理包括本底改正、平场改正、宇宙线的剔

除、一维光谱的抽取、波长定标、流量定标以及银河系消

光改正。对于处理完成的氢二区的光谱，测量了一系列

光谱发射线的流量，这些发射线包括 Ｈα、Ｈβ、Ｈγ等氢
元素的复合线，以及［ＯＩＩ］

!

３７２７、［ＯＩＩＩ］
!

４９５９、［ＯＩＩＩ］

!

５００７、［ＮＩＩ］
!

６５４９、［ＮＩＩ］
!

６５８３、［ＳＩＩ］
!

６７１７、［ＳＩＩ］
!

６７３１等金属元素的碰撞激发线。通过采用“巴尔默减
幅”的方法，估计了氢二区的星系内消光，并对谱线流量

进行了星系消光改正。

基于观测光谱，本工作获得了该氢二区的星系内消

光、恒星形成率、氧元素丰度等物理参数的值。在Ｖ波段
的星系内消光 ＡＶ＝０６４１±００２３ｍａｇ；恒星形成率 ＳＦＲ

＝００１９±０００１Ｍ⊙ｙｒ
－１，恒星形成率面密度∑ＳＦＲ

＝

０１０４±０００６Ｍ⊙ｙｒ
－１ｋｐｃ－２；氧元素丰度１２＋ｌｏｇ（Ｏ／Ｈ）

＝８３３７±００１４ｄｅｘ，为太阳丰度的０４４倍。
截至目前，已经观测了 ＮＧＣ０９２５中近 ３０个氢二

区，接下来将用同样的数据处理和测量方法获得谱线流

量，进一步研究光谱特征和物理参数在星系中的空间分

布，以及氢二区的性质在星系中的空间变化，并由此推断

星系的形成和演化过程。
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（内文见第７６页）

图６　一维光谱的抽取
Ｆｉｇ．６　Ｅｘｔｒａｃｔｉｏｎｏｆｏｎｅｄｉｍｅｎｓｉｏｎａｌｓｐｅｃｔｒａ

　　注：图（ａ）：ＮＧＣ０９２５中目标氢二区的Ｈα窄波段图像，其中红色方框为抽谱时孔径。图（ｂ）：剔除宇宙线后的色散－空间二维观测数

据，其中红色实线矩形框标记了Ｈα和［ＮＩＩ］!!６５４８，６５８４发射线所在位置，蓝色点线矩形框标记了目标氢二区光谱的色散方向（抽谱孔

径所在位置）。图（ｃ）和图（ｄ）：观测数据中Ｈα发射线空间轮廓，图（ｃ）中标出了抽谱孔径位置和大小（目标氢二区），图（ｄ）标出了背景区

域及背景拟合结果；图中横轴是二维光谱图像空间方向的像素坐标（ｐｉｘｅｌｓ），图（ｄ）横轴以孔径中心为起点，纵轴是Ｈα色散方向附近几个

像强度之和（ｃｏｕｎｔｓ）。图（ｅ）：标准星色散轨迹的拟合结果，横轴是色散方向的像元坐标（ｐｉｘｅｌｓ），纵轴是空间方向的像元坐标。图（ｆ）：氢

二区抽谱的结果，横轴是色散方向的像元坐标，纵轴是图像的强度（ｃｏｕｎｔｓ）。




