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摘要 在等级成团的结构形成过程中,星系并合与相互作用是非常普遍的现象.在引力的作用下,进入主暗

晕的卫星星系受到动力学摩擦的作用而落入暗晕中心与中央星系并合;星系团中的星系高速交汇给星系内部

注入能量从而改变着星系的形态;来自星系团的引力场对其中的星系进行着潮汐剥离甚至将其打散.星系的

并合与相互作用在星系的演化中起着重要的作用,不仅能改变星系的形态,对星系的恒星形成性质产生影响,

而且与活动星系核的演化相关联. 借助数值模拟的理论研究与观测研究的共同发展,促进了人们对这一领域

的认识,尤其是星系的理论并合时标、观测到的星系并合统计量及演化、并合在大质量星系的质量和大小增

长中的作用等.
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1 引言

目前, 关于宇宙演化最成功的理论模型是建立

在冷暗物质理论的基础上. 在这一模型中,宇宙中的

结构以等级成团的模式形成, 首先是原初质量扰动

在引力不稳定性的作用下逐渐增长然后塌缩, 形成

小质量的结构, 然后它们逐渐汇聚形成越来越大的

结构. 宇宙中的各种结构, 包括星系、星系群/团, 以

及纤维状和片状结构都是在这种模式下形成的.

在宇宙结构形成的等级成团模型中, 星系并合

与相互作用非常普遍 [1−3]. 我们知道,星系形成于暗

物质晕的中心. 当两个暗物质晕并合时,位于其中较

小暗晕中的星系将成为较大暗晕 (主暗晕)中的星系

的卫星星系.卫星星系将围绕其中央星系运动,逐渐

丢失其能量和角动量,最终落入主暗晕的中心,同中

央星系并合.卫星星系除了与中央星系产生引力相互

作用和并合之外, 卫星星系之间也会产生相互作用

甚至并合. 卫星星系之间的并合更多地发生在卫星

星系和其进入更大暗晕之前的中央星系之间, 或者

说是卫星星系和卫星的卫星星系之间. 但卫星星系

之间的并合在星系的并合中仅占很小的比例 [4], 更

多的是卫星星系之间只产生相互作用而不并合, 尤
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其是在大质量的星系团中,由于其较深的引力势,星

系速度弥散度很大,卫星星系之间并合几率很小. 与

此同时, 星系团中的星系还受到来自星系团的大尺

度引力场的作用.

星系的并合与相互作用在星系的演化过程中

起着重要的作用. 星系并合不仅是星系质量增

长的主要渠道之一, 并合与相互作用还能改变星

系的形态 [5,6]、 对星系的恒星形成性质产生影

响 [7,8],而且与活动星系核的演化相关 [9,10]. 因此,对

星系并合与相互作用的研究至关重要. 数值模拟的

理论研究与观测研究相辅相成, 促进了人们对这一

领域的认识. 星系并合时标是与星系并合相关的一

个重要物理量, 人们借助数值模拟逐步改进了其表

达形式,改善了并合时标对质量比、红移和星系间距

等的依赖形式 [11−14].而改进的理论描述不仅更新了

星系形成的理论模型 [15,16], 也使得对于观测的解释

更加准确 [17,18].在观测中,星系的并合通常由密近星

系对或引力扰动引起的形态变化来识别. 对星系并

合量的统计是研究并合的重要环节, 借由密近星系

对等并合统计量人们可以研究星系并合率及其随红

移的演化. 随着观测样本的扩大和理论并合时标的

进一步精确, 对星系并合率及其演化的研究取得了

重要进展.另一方面,对星系并合在星系演化中的作

用进行分质量研究也取得了很大进展, 尤其是并合

在大质量星系演化中的作用. 在等级成团的星系演

化中, 大质量星系是由小质量星系最后聚合在一起

的,因而并合对其演化尤为重要.并合对于大质量星

系的质量增长和体积膨胀都起着重要的作用, 许多

的研究结果推动着人们对于这一方面的了解. 针对

这些对星系并合和相互作用研究的不同方面, 本文

将介绍其发展与研究现状.

2 星系并合与相互作用的机制

2.1 动力学摩擦和星系并合

动力学摩擦是卫星星系通过与背景中的暗物质

粒子进行引力相互作用而产生的. 落入星系群/团

的星系在动力学摩擦的作用下, 不断损失能量与角

动量, 从而最终落入引力势中心, 与中央星系并合.

Chandrasekhar[19]最早给出了对这一现象的理想化描

述, 假设一个刚性物体在一片无碰撞的物质粒子海

洋中运动. 这一描述可以用来近似卫星星系在暗物

质晕中的运动. 暗物质粒子因为与卫星星系相互作

用而产生运动轨道偏转, 而轨道的偏转将引起卫星

星系后面的暗物质粒子密度增加, 从而对卫星星系

起到拖曳的作用,使星系的运动逐渐减慢,轨道半径

逐渐减小,最终落入主暗晕的中心. 在卫星星系初次

落入暗晕时有可能处于非束缚轨道, 然而动力学摩

擦会使其逐渐丢失轨道能量而变成束缚轨道, 例如,

Benson[20] 发现, 在落入暗晕的非束缚轨道中只有约

2%在后面的演化中仍然保持非束缚状态. 当两个星

系发生碰撞并缺乏足够的能量逃逸, 那么这两个星

系就被认为是并合了.

在这里并合时标被定义为从卫星暗晕进入主暗

晕的维里半径开始, 到最终卫星星系与中央星系并

合为止所经历的时间. 这一时标可以利用 Chan-

drasekhar公式得到 [21]. 而同时考虑到并合时标对轨

道形状的依赖, Lacey和 Cole[22]给出了如下的公式:

TChandra =
1
2

f (ε)Vcr2
c

CGmsat lnΛ
, (1)

其中, ε 是描述卫星星系轨道的圆周性参数, rc 是与

卫星星系轨道能量相同的圆周轨道所在的半径. f (ε)
描述了 TChandra对轨道圆周性参数的依赖,在 ε > 0.02

时可以被近似为 f (ε)∼ ε0.78[22]. C是一个常数,近似

等于 0.43,而 msat 是卫星星系的质量. lnΛ是库仑对
数, 可以写做 ln(dmax/dmin), 其中 dmax 是背景粒子能

被集中到星系尾部的最大碰撞参数, 而 dmin 是最小

碰撞参数 [19,23].碰撞参数被定义为,在两体碰撞问题

中初始距离矢量在垂直于初始速度矢量方向的分量,

或者说固定粒子到约化粒子的速度方向的垂直距离.

公式 (1) 被认为适用于卫星暗晕质量远小于主暗晕

质量的情形.

2.2 高速交汇

星系团中的星系以高速运行, 所以卫星星系之

间的并合几率很小, 但它们之间的高速交汇仍对星

系的形态结构和质量产生很大的影响. 由于星系团

的速度弥散 (∼ 1000 km/s)要远大于星系内部恒星的

速度弥散, 那么可以近似认为在星系交汇的瞬间恒
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星在星系内部的相对位置将不会有很大改变, 也就

是势能不变, 被扰动星系能量的变化只来源于内部

速度的变化

∆E =
1
2

Σm[(v+∆v)2 − v2] =
1
2

Σm[|∆v|2 +2v ·∆v], (2)

其中 m 是恒星的质量, v 和 ∆v 分别是恒星在扰动
前和扰动中增长的速度. 由于在一个轴对称系统中

v ·∆v的积分为零,上式最终得到 ∆E = 1
2 Σm|∆v|2.

在这一脉冲近似下, 两星系的相对速度几乎不

随时间变化, 而两星系之间的最近距离近似等于碰

撞参数. 所以,可以调整坐标系使扰动星系 P相对于

被扰动星系 S 中心的位置矢量为 R = (0,b,vpt), 也

就是说扰动星系 (质量 MP) 以相对速度 vp 沿 z 轴

运动, b是两星系的碰撞参数. 如果 b远大于星系的

大小,那么扰动星系可近似为点源,被扰动星系上距

离星系中心 r的一个恒星受到扰动星系的引力加速

度为

a =−∇Φ =
GMP

(|R− r|)2 e, (3)

单位矢量 e是由被扰星系上的恒星指向扰动星系 P.

在 r ≪ R的近似下将上式进行泰勒展开,如果只考虑

前两项,得到的第一项 ∝ GMP
R2 ,是不依赖于恒星位置

r的常数,描述了扰动星系 P对于星系 S的整体引力

作用;而第二项 ∝ GMPr
R3 对应的是潮汐力,描述了星系

S不同位置的不同受力. 在 r 与 R方向一致的时候,

潮汐力 Ft =
GMPr

R3 e. 根据 a = dv/dt,积分可得该恒星

的速度变化为 ∆v = 2GMP
vpb2 (−x,y,0),表明星系 S将在 x

方向被压缩,在 y方向被拉长,而在 z方向也就是相

对运动方向没有变化. 将 ∆v的表达带入公式 (2),可

以得到星系 S的能量增长为

∆E =
4G2MP

2MSr̄S
2

3b4vp2 , (4)

其中 r̄S
2是星系 S的均方半径.

所以被扰星系 S 获得能量注入, 该能量可以使

星系 S 由一个球体变成椭球体, 如同月球在海洋表

面引起的潮汐一样. 注入能量与两个星系之间的相

对速度、碰撞参数以及两星系的质量等相关,相对速

度越大则被扰星系的能量变化越小,而碰撞参数越小

则能量变化越大.如果星系 S在受到扰动之前处于维

里平衡,那么动能与总能量的关系为 KS =−ES;在高

速交汇之后,星系 S势能不变而获得动能,从而不再

处于维里平衡状态,其动能变为 KS1 = −ES +∆E. 经

过一段时间的弛豫后,根据维里定理动能变为 KS2 =

−(ES+∆E),动能变化了 KS2−KS1 =−2∆E,也就是说

弛豫之后动能减少了 2∆E. 而弛豫前后总能量是不

变的,所以星系势能增加了 2∆E,因此星系发生了膨

胀.所以,高速交汇加热被扰星系从而使其膨胀.

虽然以上是假设星系相对速度远大于星系内部

弥散速度 σS,但只要碰撞参数 b& 5max(RP,RS)(RP,RS

为中位半径),即使在 vp ≃ σS的情况下,公式 (4)也能

很好描述星系 S 的能量注入 [24]. 当两个星系的碰

撞参数很小时,公式 (4)的右边需要乘上一个修正因

子 [25]. 关于高速交汇的详细机制请参考 Binney 和

Tremaine的著作[21]以及Mo等人的著作[26].

2.3 来自于星系团的潮汐作用

由于星系团中的卫星星系不断受到来自邻近卫

星星系的潮汐扰动,它们的恒星轨道将在空间扩散开

来,因此期望星系有平滑的轮廓. 但是观测到的许多

星系都有着尖锐的边界, 这是由于大尺度引力场 —

对于团星系来说是星系团—的潮汐作用. 当星系里

的物质所受潮汐力大于自身引力的时候,它们就会被

剥离. 星系团 (主系统)的引力场不断修剪着卫星星

系 (卫星系统), 使其密度轮廓在某个半径处变为零,

这一半径称为潮汐半径.

考虑一个简化的模型, 质量为 m 的卫星系统与

距离为 R、质量为M的主系统都近似为点质量,它们

围绕共同的中心做圆周运动, 那么潮汐半径可以近

似为

rt =

[
m

M(3+m/M)

]1/3

R ≃
( m

3M

)1
/3R, (5)

第二步是在假设 m ≪ M 的情况下成立 (详见 Binney

和 Tremaine的著作[21]). Mo等人 [26]考虑了一个更加

贴近实际的情况, 假设卫星系统在主系统里面的非

圆形轨道上运动, 这可以用来描述卫星星系在主暗

晕里的运动,他们给出

rt =

 m(rt)/M(R0)

2+ Ω2R0
3

GM(R0)
− dlnM

dlnR |R0

1/3

R0, (6)
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其中 R0是轨道的近心距, Ω是角速度.

在主暗晕的潮汐力作用下, 卫星星系被剥离掉

部分物质, 这些被剥离的物质将与卫星星系有着相

近的轨道 (位置和速度都相近), 在很长的时间内将

一起运动,但随着时间的增长轨道差距逐渐增大 [26].

在靠近暗晕中心的地方, 过强的潮汐力还有可能使

整个星系被打散.

3 星系并合的数值模拟研究

数值模拟是研究星系并合与相互作用的一个重

要工具. 大量借助数值模拟的工作,验证了关于星系

并合的理论假设, 解释了观测中并合与相互作用相

关的现象,也改进了对并合的理论模拟. 在数值模拟

的帮助下, 人们发现了宇宙中的许多现象都和星系

的并合与引力相互作用相关, 既包含星系形态的改

变,也包含星系的恒星形成性质的改变,同时也有黑

洞的活动.

(1)形成星系的特殊形态. 观测中的许多星系被

发现有尾状或桥状结构, 或在星系周围形成极环等.

1972 年 Toomre 和 Toomre[5] 的开创工作中, 用 N 体

数值模拟显示这些现象是由两个密近星系在并合过

程中的潮汐相互作用引起的. 此后许多数值模拟工

作都证明了这一结论 [27,28].

(2)形成椭圆星系.质量相近的并合 (一般地,质

量比在 ∼ 3 : 1以内)称为主并合,而其他质量相差较

大的称为次并合.在主并合发生时,星系引力势会发

生很快的变化,恒星轨道也会快速改变.如果并合星

系是富气体的盘星系,通过这种激烈驰豫的过程,旋

转的盘星系会形成恒星做无规运动的椭圆星系. 很

多数值模拟 [27−30] 都发现并合的遗迹与椭圆星系极

其相似, 同 Toomre[6] 最初在 1977 年的假设一致. 虽

然富气体并合能形成椭圆星系,但是贫气体早型星系

的并合在大质量椭圆星系的形成中不可或缺 [31]. N

体/流体数值模拟显示, 星系团中的高速交汇是使落

入团中的低亮度漩涡星系转变成矮椭圆星系的主要

机制 [32].

(3)帮助星系膨胀. 贫气体的并合不仅能增加星

系的质量, 还能扩张星系的大小, 其增长可写为 r ∝

Mα . N体数值模拟显示,等质量的并合中 α ∼ 1[32−34],

而质量差异变大时 α 也逐渐增加 [35],也就是说增加

同样的质量,次并合会让星系膨胀地更多. 这也被认

为是高红移致密星系演化的一种可能途径, 详细介

绍请见 4.2节.

(4) 形成星暴星系. 数值模拟 [7,36,37] 显示, 主并

合会引起气体向星系中心的内流, 聚集在核区的分

子云相互碰撞使核区产生剧烈的恒星形成活动, 成

为星暴星系.主并合比次并合更有可能引起星暴 [38].

高强度的恒星形成活动一般以很高的红外光度

为特征,这主要来源于新产生的大质量恒星,它们所

发出的紫外辐射被周围的尘埃吸收然后在红外波段

重新发射出来. 观测到的最亮的红外源都与形态特

殊的星系相联系, 对这些系统的一个自然解释就是

它们的红外发射来源于并合引发的星暴 [39].

(5)改变恒星形成性质. N体/流体数值模拟研究

发现,除了并合引起星暴这样剧烈的现象,有相互作

用而没有并合的星系也能够引起恒星形成活动的增

加 [8]. 这些研究解释了观测中发现的密近星系的存

在与恒星形成率的提高相关联的现象 [40]. 然而, 近

年来有观测工作显示, 这只发生在密近星系是晚型

星系的情况下,如果密近星系是早型星系,则恒星形

成活动不会增加甚至减少 [41,42]. 这有可能包含了流

体相互作用的影响 [41],需要借助流体数值模拟来进

行进一步的研究.

(6)引发活动星系核 (Active Galactic Nuclei, AGN)

的活动.星系并合引发的气体内流除了能引起核区的

星暴活动,还能作为星系中心黑洞的燃料,触发活动

星系核 (AGN)的活动.观测表明,许多类星体 [43] 和

射电星系 [44]都有并合的迹象.基于数值模拟的理论

模型成功模拟了星系并合引起的气体内流、活动星

系核的活动以及反馈 [8,9,45]. 在模型中, 当吸积的黑

洞到达一个特定的尺度, 黑洞的反馈就会驱散气体,

使核球的恒星形成活动停止, 而另一方面黑洞自身

也停止增长. 这一模型也被用于解释观测到的黑洞

与寄主星系核球共同演化的现象, 也就是黑洞质量

与核球速度弥散度MBH ∼ σ 关系和黑洞质量与核球
质量MBH ∼ Mbulge关系 [45].

除了以上研究, 数值模拟还可以帮助计算星系

并合所需要的时间. 星系的并合时标是研究星系并
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合过程中的一个重要物理量. 理论并合时标是星系

演化模型中必不可少的输入量, 同时它也能帮助研

究观测到的某一类星系在宇宙中的演化进程. 接下

来本文将重点介绍利用数值模拟对星系并合时标进

行的研究.

3.1 理论并合时标

在前面讲到, 在星系落入主暗晕成为卫星星系

后, 在与中央星系的并合过程中起关键作用的是动

力学摩擦.在其作用下,卫星星系将围绕其中央星系

运动,逐渐丢失其能量和角动量,往主暗晕的中心下

落. 如果在此过程中卫星星系没有被逐渐增强的潮

汐力打散,它最终将落入暗晕中心,与中央星系并合.

对动力学摩擦的描述最早由 Chandrasekhar[19]给

出.在此基础上,人们给出了星系从进入暗晕到最终

与中央星系并合所需时间的公式 (1)[21,22]. 随后有许

多工作检测了 Chandrasekhar公式在应用于星系并合

中的有效性,然而他们无法给出一致的结果.这是由

于星系并合是一个远比 Chandrasekhar所假设的理想

描述复杂的过程, 它并非是一个刚性物体在均匀分

布的物质中的运动.主暗晕的密度是由外向暗晕中心

增加的,使得选择库仑对数中的最大碰撞参数变得复

杂 [46].而卫星星系在运动中会损失质量,需要通过跟

踪星系的轨道和质量演化来获得并合时标.然而在模

拟这一过程中仍然有很多的不确定性 [47]. 另外一个

困难来自于被潮汐剥离的物质, 他们与卫星星系有

着相近的轨道, 将会有很长一段时间跟随卫星星系

的轨道,从而有可能对卫星星系产生向后的拖曳 [48].

此外,并合还可以改变主暗晕的结构,成为精确计算

并合时标的又一阻碍 [49].

Navarro 等人 [50] 在 1995 年利用带有气体冷却

的 N体/流体数值模拟计算了星系的并合时标.因为

他们没有模拟恒星形成, 所以用暗晕中心的冷气体

核来代替星系. 他们发现如果用卫星星系到达主暗

晕维里半径时的冷气体核及其周围暗晕的总质量作

为卫星星系的质量,所得到的并合时标与公式 (1)一

致; 而如果只用冷气体核的质量作为卫星星系的质

量,预测的并合时标将会过长. 他们的工作对利用公

式 (1)来计算星系并合时标提供了有力支持.随后这

一公式得到了广泛的应用,不仅用来模拟在星系形成

的半解析计算中星系的并合 [51−53],也被用以研究宇

宙学背景下的星系并合 [3,54,55]. 然而,有许多迹象表

明 Navarro等人的计算低估了并合时标,或者说高估

了并合率.在半解析研究中 [56,57],用 Navarro等人的

并合率所得到的富星系团中的中央星系光度要亮于

用高分辨率的 N体数值模拟得到的结果.而 Colpi等

人 [58]在 1999年的 N体数值模拟工作给出的并合时

标也要长于 Navarro 等人的结果. 需要指出的是, 他

们只考虑了次并合的情况,而 Navarro等人同时考虑

了主并合和次并合.

为使这一问题得到澄清, Jiang 等人 [12] 在 2008

年利用高精度的 N 体/流体宇宙学数值模拟来研究

这一问题. 他们所利用的数值模拟不仅考虑了气体

冷却,而且考虑了恒星形成和反馈,从而使星系可以

清楚地得到证认.他们发现, Navarro等人的方法低估

了次并合的并合时标,而高估了主并合的时标.在此

基础上,他们提出了一个新的并合公式

Tmerge =
0.94ε0.60 +0.60

2C
mpri

msat

1
ln[1+(

mpri
msat

)]

rvir

Vc
, (7)

其中, rvir 和 Vc 分别是主暗晕的维里质量和圆周速

度, 而 mpri 和 msat 分别是主暗晕和卫星暗晕的维里

质量.他们在之后的工作 [59]中研究了数值模拟中重

子物理过程对星系并合的影响. 这是因为人们对星

系形成和演化中的许多物理过程仍然不够了解, 使

得流体数值模拟中所产生的星系不一定与宇宙中的

真实情况相符合. 尤其是在没有包含活动星系核反

馈的情况下,大质量暗晕中所形成的星系会偏大,这

一般会使得星系的并合时标被低估. 基于这种原因,

他们采用了与之前在 2008年的工作中相似的数值模

拟,唯一的区别在于将重子物质密度减半.他们发现

在新的数值模拟中星系并合时标只有大约 10%的变

化,虽然对于径向轨道来说这一变化能达到 23%,但

径向轨道是很稀少的.所以公式 (7)很好地描述了宇

宙中星系的并合时标.

同时期 Boylan-Kolchin等人 [11]利用 N体数值模

拟同样研究了星系的并合时标.他们也给出了一个星
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系并合时标的新公式

Tmerge =0.1H(z)−1 A(mpri/msat)
B

ln(1+mpri/msat)

× exp
[
C

J
Jc(E)

][
rc(E)
rvir

]D

, (8)

其中, H(z)是哈勃参数,而 J/Jc(E) ≡ ε . 拟合常数为

A=0.216, B=1.3, C=1.9, D=1.0. 这一结果在定性上与

Jiang等人的结果是一致的,同样表明公式 (1)低估了

并合时标;但在定量上又是不一致的,这一结果对质

量比和圆周性参数的依赖更强. 这些区别应该主要

来源于所采用的数值模拟的不同, Boylan-Kolchin等

人采用了两个孤立暗晕的 N体数值模拟,而 Jiang等

人的结果是建立在宇宙学数值模拟的基础之上, 而

且包含了流体的物理过程,模拟了恒星的形成.

公式 (7)和 (8)改进了对星系并合的描述, 都在

随后的工作中得到了广泛的应用, 更新了理论模型

中对星系并合的模拟 [60−64].

后续有工作对这两个公式进行了比较 [65,66], 同

时给出了新的并合时标.其中 McCavana等人 [65] 的

工作同 Jiang等人的工作一样,是建立在宇宙学数值

模拟基础上的,结果也相近;而Villalobos等人的工作

是对独立的暗晕进行 N体模拟,与 Boylan-Kolchin等

人的工作类似, 结果也类似. 宇宙学数值模拟中, 并

合星系的运动不仅受到彼此之间的引力作用, 也受

到其他卫星星系的影响, 而孤立暗晕只受到来自彼

此引力的影响. 这一区别会使得两种数值模拟得到

不同的并合时标.

3.2 密近星系对与星系并合率

上一小节讲了主要应用于理论工作的星系并合

时标,而在观测上星系在什么时候进入主暗晕的维里

半径是很难获得的. 实际上,在观测中人们一般会得

到星系密近对数目的统计量,由此来计算星系的并合

率.通常人们会假设处于一定距离 (比如 20h−1 kpc)

内的星系对在考虑了背景星系的污染之后会在一常

数时间内并合 (0.5 Gyr 左右 [67−70]), 详细描述请见

4.1节. Kitzbichler等人 [13]利用一个在 N体数值模拟

基础上构建的半解析样本检查了这一假设的合理性.

他们发现半解析中给出的并合时标一般比经常用的

常数时标大 2倍.他们得到在红移 z 6 1时,如果两星

系的径向速度差 ∆v < 300 kms−1,那么并合时标为

⟨Tmg⟩=2.2 Gyr
rp

50 kpc

(
M∗

4 ·1010 h−1M⊙

)−0.3

×
(

1+
z
8

)
, (9)

而在 ∆v < 3000 kms−1的情况下,并合时标为

⟨Tmg⟩=3.2 Gyr
rp

50 kpc

(
M∗

4 ·1010 h−1M⊙

)−0.3

×
(

1+
z

20

)
, (10)

可以看出,并合时标与两个星系的质量、间距和所在

红移相关.因为他们只考虑了主并合,关于对质量的

依赖只体现在一个特征质量M∗上.

在他们的半解析模型中, 他们通过跟踪卫星星

系所在的子暗晕来得到卫星星系的动力学. 当周围

的子暗晕都被潮汐剥离掉之后, 卫星星系被认为在

经过一个动力学摩擦时标之后与中央星系并合. 该

时标采用的是动力学摩擦公式 [21],但是乘了一个虚

拟的常数因子 [71],该因子用以补偿对实际并合时标

的低估 [11,12]. 所以他们所得到的密近对的并合时标

是依赖于所采用的动力学摩擦时标的. 此外,他们只

考虑了星系的恒星质量比大于 1 : 4 的主并合, 所以

只适用于对主并合的研究. 而次并合同样对星系的

演化,尤其是早型致密星系的大小演化,有着重要的

意义 [33,34,72].

Lotz等人 [73−76]的一系列工作利用 N体/流体数

值模拟分别分析了由形态和密近对找到的将要并合

的星系.关于密近对的方法,他们首先研究了不同投

影距离的并合对,找到并合时标对星系质量比、气体

含量和轨道的依赖. 为了得到宇宙中的平均并合时

标, 他们从三个宇宙学尺度的星系演化模型中提取

了星系质量比、气体含量和质量在不同红移的分布.

然后他们利用这些分布给出的权重对不同投影距离

的密近对计算了宇宙中的平均并合时标.他们发现这

一时标主要依赖于在寻找并合星系时所采用的最大

密近对距离,距离越大则时间越长,从 rp < 20h−1 kpc

时 Tmg ∼ 0.4 Gyr,到 rp < 100h−1 kpc时 Tmg ∼ 1.5 Gyr.

在重子物质质量比 1 : 1−1 : 4的范围内, Tmg 随红移

和气体含量都变化很小.同 Kitzbichler等人 [13]一样,

他们也没考虑次并合的情形.
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Jiang等人 [14] 在 2014年利用 N 体/流体数值模

拟继续研究了星系并合率与密近对数目的关系.与之

前工作不同的是,他们同样研究了次并合的情形,所

考虑的最小的星系恒星质量比达到 1 : 30. 他们通过

恒星粒子来跟踪星系的并合过程, 没有对并合时标

进行预先假设. 同时,他们模拟了星系的质量损失历

史. 他们指出,星系并合率可以由观测到的星系密近

对的数目根据以下公式得到:

Tmg(< rp) =
10−0.23

0.66
m1,v

m2,v
[m1,vGH0E(z)]−1/3rp, (11)

它表示投影距离在 rp的密近对将在 Tmg的时间内并

合.该时间依赖于两星系的距离、所在红移 z和暗晕

的维里质量比. 其中 E(z) = ΩΛ +Ωm(1+ z)3. 对于卫

星星系来说, 暗晕质量是指在该红移处与该星系同

样质量的中央星系所具有的暗晕质量, 这在一定程

度上简化了计算.该公式的适用范围很广,具体是红

移 z < 2,投影距离 rp < 150h−1 kpc,而星系质量比最

低到 1 : 30.

不同于以往的工作, 他们的结果表示即使对于

主并合 (1 : 1− 1 : 4), 不同星系质量比的并合也不能

由单一时标来描述. 在投影距离 20h−1 kpc以内,恒

星质量大于 4×1010 h−1M⊙的星系对,如果质量比是

1 : 1则大约需 0.31 Gyr并合,而如果质量比是 1 : 4则

需要 1.6 Gyr才能并合.这使得并合率的计算更加精

确,定量化并合对星系增长的作用有重要意义.

4 星系并合的观测研究

前面讲了并合对星系的形态结构、恒星形成及

中心星系核的活动都会产生影响.因此,对星系样本

的统计分析有助于人们了解在宇宙演化进程中并合

所起的作用. 为此需要研究并合在不同时期出现的

几率、在不同质量星系中的分布和影响等.等级成团

的模型表明,越大质量的星系所经历的并合越多,这

使得并合在大质量星系的演化中尤为重要.

4.1 星系并合率及演化

星系并合率一般有两种定义. 第一种是每个星

系的并合率 Rmg,定义为单位时间内每个星系所经历

的并合数目;第二种是体积并合率 Rmgv,定义为单位

时间单位体积内的并合数目. 这两种定义相差星系

的数密度 n0(共动体积), Rmgv = n0Rmg.

并合率 Rmg = Nmg/Tmg, Nmg 是每个星系周围要

与之并合的星系数目, Tmg是这些系统的平均并合时

标.但实际在观测上,星系的并合率很难确定.一方面

并合时标 Tmg很难被确定,另一方面观测到的密近对

不一定都能并合.通常人们假设 Nmg = Cmg ∗Nc, Cmg

代表观测到的天空中的 Nc个密近星系中会在 Tmg时

间内并合的比例,主要用于修正二维投影效应.为了

减轻背景星系的污染, 能够并合的动力学对通常被

定义为: (1) 在天空中的投影间隔 rp
min 6 rp 6 rp

max;

(2)视向速度间隔 ∆v 6 ∆vmax. rp
min 是为了避免将恒

星形成星系的多个节点误识别成多个相互作用的星

系, 一般取为 5 或 10h−1 kpc, 而 rp
max 一般取为 20,

30或 50h−1 kpc. 视向速度间隔 ∆v 6 500 kms−1 被认

为与并合相关联 [69]. 投影间隔的密近星系中满足动

力学对的比例在 50%左右, 而对于暗于特征光度的

星系这一比例明显下降 [77]. 在采用动力学对的基础

上,修正因子 Cmg ∼ 0.5[70,76,18],用来修正因为本动速

度引起的非真正三维空间密近星系的污染. 由于不

同环境下的星系弥散不一样, 所以可以期望 Cmg 随

环境密度的增加而减小 [78,79].

Nc 直接跟星系的两点相关函数相联系. 考

虑一个绝对星等 M1min 6 M1 6 M1max 的主样本

和 M2min 6 M2 6 M2max 的次样本, 对主样本中的

星系计算 Nc, 而它们的密近星系需从次样本中

寻找, 则有 Nc(z,M1,M2,r)dM2dr = n2(z,M2)dM2[1 +

ξ (r,z,M1,M2)]4πr2dr. 两点相关函数 ξ 除依赖于间距
r 外, 还依赖于红移 z、星系光度 M1 和 M2. 成团与

Nc 之间的关系也提供了用计算两点相关求 Nc 从而

得到并合统计量的一种方法 [68]. 适当选取 M1 和 M2

的范围,可以分别研究主并合和次并合的情况. Nc的

两个依赖条件,数密度和成团,对星系光度的依赖是

相反的. 其综合效果是 Nc 在 −22 < Mr < −18 的范

围内是个几乎不依赖光度的常数, 其中 Mr 是 SDSS

r波段的绝对星等 [77]. 另一方面,由于成团也与星系

类型有关,密近星系对也呈现出与此相关的性质,比

如,低红移的红色早型星系与蓝色晚型星系相比有更

高的比例处于密近对中, 与小尺度的成团性质相一
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致 [17,18].

许多工作假设 Tmg是一个常数 (∼ 0.5 Gyr),不随

红移改变, 因而并合率的演化可以由密近对的比例

或每个星系拥有的密近星系数目随时间的演化来代

表 [38,67,80−84]. 星系并合率的演化一般地被写做 (1+

z)l , l的范围在 0 6 l 6 5.引起 m有这么大跨度的原因

有很多,包括样本选择、密近对的定义、对背景或前

景星系污染的修正、巡天样本大小和红移的完备性

等. 尤其是在比较不同红移的结果时,选取相匹配的

样本至关重要. 早期部分根据流量限样本做的计算

没能对不同红移处样本的不匹配做出修正, 之后体

积限样本的利用并考虑光度随红移的演化使得对不

同红移的比较更有意义 [67−68,83]. 但对于根据星等来

选取的样本来说,由于相互作用引起的恒星形成会增

加星系的光度,从而有可能干扰对质量比的判断 [84],

虽然也有工作认为由于尘埃消光, 光度变量的影响

很小 [76]. 相对于选取同样质量或光度 (做被动演化

改正)的星系,在不同红移处选取同样数密度的样本

是另外一种选择 [76],这种方法能够将星系同它们的

前身星系和后代星系联系起来, 从而追踪它们的演

化.近年来,随着对星系并合时标的改进 [11−14],对并

合率演化的研究开始考虑 Tmg对红移的依赖 [17,18].

另外一种计算并合率及其演化的方法是通过研

究星系形态实现的. 因为并合会产生星系的极端不

对称、双核或显著的潮汐尾等,这种方法就是根据并

合引起的不规则形态来选取并合星系 [85−87].根据由

形态选出的并合数目和观测到的星系总数目可以得

到一个并合比例,并由此得到并合率的演化. 相对于

密近对挑选并合前的星系, 这种方法选出的是并合

过程中或已并合星系, 然而这种方法有很大的不确

定性. 首先,形态的识别依赖于观测的空间分辨率和

观测深度. 其次, 相对于密近对的方法, 形态的方法

对富气体的次并合更敏感, 富气体次并合有可能比

椭圆星系的主并合更容易识别.另外,并合特征明显

存在的时标依赖于碰撞轨道、气体成分和质量比,使

得并合时标很难定量化.

因为星系成团性质依赖于星系形态、颜色、质

量/光度等, 而在星系密近对的研究中也发现了这些

依赖 [17,18,80], 所以星系对的比例或星系并合率的演

化也应该针对特定的星系来讨论.然而,已有的工作

大多采用不同的密近对定义、质量/光度范围、质

量/光度比, 使得结果无法直接定量比较. Lotz 等

人 [76]选出了一些描述相近的工作 [17,70,77,88],也就是

说虽然这些工作所用样本的选择条件不同 (按质量

选择,或按不同波段星等选择),但大体描述同类星系

(M∗ 6 1010M⊙),然后他们根据并合时标对距离的依赖

(3.2) 修正了密近对定义时所选取的不同间距. 发现

在 z< 1.5,这些星系的主并合 (1 : 1−1 : 4)体积并合率

几乎不随红移演化 (m ∼ 0, Rmgv ∼ 3×10−4Mpc3 Gyr),

而每个星系的并合率随红移的演化明显增加 (m ∼ 2,

Rmg(z = 1.0) ∼ 0.1 Gyr),意味着高红移星系发生并合

的概率更高. 考虑到越往低红移星系的共动数密度

越增加, 体积并合率与每个星系的并合率的区别在

定性上可以被理解. 体积并合率几乎不随红移变化

也与理论研究结果一致 [13]. 未来需要更多的研究涵

盖更多质量段的星系并合, 以分析不同质量星系的

不同并合历史. 另外,目前通过密近对星系并合的观

测研究主要集中在主并合, 未来期望随着观测深度

的增加,将会开展越来越多的次并合研究.

4.2 大质量红星系演化中的并合

在现在时期的宇宙, 星系光度函数的亮端由大

质量 (> 1011M⊙) 的椭圆星系占主导, 这些星系有着

很少量的气体含量和恒星形成,是老龄的红星系.等

级成团模型只预言了物质是怎么聚集的, 而并不涉

及恒星形成 — 观测敏感的量, 所以观测到的并合

统计量极大地依赖于星系形成模型中的重子物理部

分,包括气体吸积、辐射冷却和加热、恒星形成和反

馈、AGN活动和反馈等.所以,大质量星系的形成历

史提供了对星系形成模型的一个关键检验.

在目前的等级成团模型中, 这些大质量星系由

小质量的星系不断并合而成. 半解析模型显示这些

小质量前身星系多数恒星在很早期 (z > 2)就已形成,

但是它们最终完成聚集成大质量星系的并合却发生

在低红移,大约在 z ∼ 1聚集了 ∼ 50%的恒星 [89,90].

而理论模型显示星系团中的最亮星系 (Brightest Clus-

ter Galaxy, BCG)的恒星质量从 z = 1到 z = 0增长到

∼ 2−3倍 [91,92]. 这些并合的星系已基本停止恒星形

成活动,为贫气体并合.
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从观测中得到的恒星形成历史与理论模型大致

相符合,也就是说大部分恒星在高红移的前身星系中

形成,但对于大质量星系的并合历史,观测上给出了

相异的结果,尤其是在 z = 1之后的演化. 许多针对

大质量红星系/亮星系的研究都表明这些星系到 z∼ 1

已基本全部形成 [69,93−97]. 然而, 也有许多观测显示

低红移 (z < 1)的并合在大质量星系的增长中扮演重

要的角色,大质量星系在低红移有着 1.5–2倍的质量

增长,而这些增长主要是由并合引起的 [98−101]. 还有

研究显示质量 > 1011M⊙的星系在 z < 1之后数密度

增加大约 4倍 [102,103]. 此外,依据潮汐剥离的物质或

不对称性, 许多正在进行中的大质量星系并合也不

断地被观测到 [104−107],其中主并合也不罕见.

样本的选择和计算方法都会影响结果.首先,样

本的质量限和质量误差有可能会影响结果. 在大质

量星系 (> 1011M⊙) 中, 星系数密度在 z < 1 之后

的演化随星系质量的增加而增加, 而在较低质量段

1011.0M⊙−1011.5M⊙ 星系数密度演化相对比较弱,呈

现出等级形成的现象 [102,108]. 在对比大于与小于

1011M⊙星系的并合对比例时也能发现这种等级增长

现象 [17]. 所以,所选择的最低质量限会影响结果.由

于星系的质量函数随质量增加而减小, 在 1011.5M⊙

之后急剧下降 [109], 在将 > 1011M⊙ 的星系作为一个

整体研究时,较低质量段的星系占主导,有可能会呈

现出比较弱的演化,即使质量> 1011.5M⊙的星系演化

很强. 对于以光度来选择的样本,比如亮红星系或者

亮于某个星等的星系,由于质光比的弥散,它们不一

定对应某个质量限的样本, 而相对较小质量的星系

由于在数目上占优势, 很容易使样本整体质量下降,

从而呈现出弱演化. 同样地,不准确的质量估计也同

样使样本产生偏差,影响结果.其次,从在星系团中的

位置来说,星系团中的最亮星系、亮红星系,与质量

选出的星系不完全相同.在大质量暗晕中,最亮星系

与亮红星系有相当大的比例不属于中央星系,而是卫

星星系 [110,111],而由质量选出的样本则有可能有着不

同的中央星系 -卫星星系比例.中央星系由于其所处

位置,更容易与在动力学摩擦的作用下损失能量而掉

入中心的卫星星系并合,从而更容易增长质量,所以

不同的中央星系 -卫星星系比例有可能会给出不同

的结果.再次,并合时标的采用也给由密近对估计的

结果带来不确定性, 比如常数并合时标的使用忽略

了对质量和红移的依赖 [14]. 最后, 许多其他因素都

会对结果影响. 对于通过数密近对的方法来计算并

合质量增长的方法,需要注意的是,由于潮汐剥离作

用, 实际增长质量要小于并合星系的总质量 [99]. 此

外,包括红移估计、宇宙方差以及所考虑的具体红移

范围在内的其他不确定性都会给大质量星系演化的

估计带来偏差.

早在 z ∼ 2,大约 50%的大质量星系 (∼ 1011M⊙)

就已经几乎停止恒星形成活动 [112].虽然目前宇宙时

期的大质量红星系都有着延展的结构, z > 2 时大质

量的被动演化星系却有着致密的结构, 其大小只有

∼ 1 kpc, 与现在同样质量的早型星系相比相差 3− 6

倍,而面密度相差 1–2个数量级 [112−114].这些星系的

质量到目前增长到 2–3 倍, 其中大部分由并合贡献,

而恒星形成只贡献了质量增长的 20%[115]. 贫气体并

合被认为是星系大小演化的主要机制 [17,33,34,116−118],

一方面贫气体并合能使这些星系仍然保持为早型星

系,另一方面,富气体并合由于能量耗散无法使星系

尺度得到有效的增长. 次并合被认为在其中发挥主

要作用, 因为等质量的主并合最多只能将星系大小

增加到 2倍,变化太慢跟观测不符 [119]. 根据维里理

论的计算显示, 等质量的主并合只能使星系密度变

化 4 倍, 而使质量加倍的次并合可以使星系密度变

化 32倍 [34].实际上,主并合很稀少,而次并合相对很

多 [76],为此提供了现实基础.

这些高红移致密星系被发现是由内向外增长的,

因为虽然它们的大小和密度变化了很多, 但是在星

系中心的质量和密度却几乎不变或相对增长很少
[33,115]. 与此相对应的是一个两相的增长模型: 在高

红移的富气体并合首先形成一个致密的核, 然后一

系列贫气体的并合建立起延展的星系外围 [117].在高

红移,星系含有大量冷气体,越高的气体含量将在并

合后产生越小越致密的核 [120]; 在低红移, 恒星形成

活动可忽略不计, 通过贫气体的次并合吸积恒星物

质,使星系膨胀 [34].

然而, 高红移的并合数目似乎不足以解释致密

星系在高红移的演化,虽然 z < 1的大小演化可以由

并合解释 [121,122]. 与此同时, 其他解释也不能排除.

首先,活动星系核引起的外流是一种可能,因为外流
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会将冷气体移走,引起恒星分布的扩散 [123]. 相对于

并合, 这种机制不需要增加星系的质量而完成膨胀.

将来, 大样本的高红移活动星系核外流与致密星系

的相关性观测研究将有助回答这一问题.其次,高红

移星系的光度分布有可能更加往中心集中 [117],而致

密核周围的低密物质目前没有被探测到. 这一假设

需要以后的深度观测来验证. 此外,有可能不是所有

在高红移的大质量被动演化的致密星系都将演化成

椭圆星系, 而是在部分高红移的致密核周围形成星

系盘 [124,125]. 这些星系盘很少经历并合,可以减缓并

合不足的问题, 对低红移有着大质量致密核球的盘

星系的研究有助于回答这一问题. 通过对比这些致

密核球与高红移致密核之间的性质可以了解它们是

否处于同一演化路径中, 而这些大质量致密核球在

低红移的数量统计可以告诉人们有多少高红移致密

星系是通过这种方式演化的.

5 总结

在宇宙的等级成团历史中, 并合与相互作用是

普遍存在的现象, 其主要作用机制都是在引力的作

用下产生的. 并合与相互作用对于星系的演化具有

重要作用. 并合除了是星系质量增长的重要渠道之

一,还对星系形态的改变、星系的恒星形成强度增加

和活动星系核的活动相关联. 数值模拟已成为研究

星系并合的一个重要工具, 使人们了解并合相关的

各种物理现象, 还能非常有效地帮助定标并合过程

的一个重要物理量—并合时标.在数值模拟的帮助

下,人们已经很大地改进了星系并合时标的公式,从

而促进了星系形成的理论模型的更新,也更好地解释

了观测中的并合.另一方面,对并合的观测研究也在

不断地发展.本文介绍了在观测中计算星系的并合率

及其演化的方法和发展,也介绍了并合在大质量星系

演化中作用的研究.这些研究都取得了很大进展.然

而,在星系并合的领域仍需要很多研究工作来探索一

系列未解决的问题,包括一致认同的理论并合时标、

不同类型星系的并合率及随时间的演化、并合对大

质量星系的质量增加和体积膨胀所起的作用等. 这

些问题的解决都有赖于借助数值模拟的理论研究和

观测研究的共同发展.
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Galaxy merging and interactions in numerical simulations
and in observations

JIANG ChunYan∗

Shanghai Astronomical Observatory, Shanghai 200030, China

In the process of hierarchical structure formation, galaxy merging and interactions are very common. Under the gravi-
tational effect, satellite galaxies enter the main halo sink to the halo center gradually due to the dynamical friction and
merging with the central galaxy eventually. High speed encounters in galaxy clusters inject energy to the perturbed galaxy
and modify its morphology therefore. Large scale tidal fields from galaxy clusters strip materials off galaxies in clusters and
may even disrupt them. Galaxy merging and interactions play an important role in the galaxy evolution. Not only can they
change the morphologies of galaxies and affect their star-forming properties, but they are related to the evolution of active
galactic nuclei. With the development of theoretical studies based on numerical simulations and observational studies, we
have gained more and more knowledge in this field, especially with respect to the theoretical merging timescale, merging
statistics in observations, and the role of merging in the evolution of massive galaxies.
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