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摘要　背景太阳风对于地球附近的空间环境有着重要的影响，三维磁流体力学太阳风模型是背景太阳风研究和预

报的重要工具．通过太阳光球磁场数据驱动的边界条件，我们发展了一个时变的行星际三维磁流体力学太阳风模

型．使用这个模型，我们模拟了２００８年全年的行星际背景太阳风，分析了该年太阳风结构全球特征的演化和行星

际局地观测与日冕结构间的联系．实现了一套太阳风连续参数和特征结构模拟质量的定量评估方法．对２００８年模

拟结果的评估表明，模型较好地重现了背景太阳风的大尺度特征．模拟与观测速度间的相关性系数达到了０．６以

上，行星际磁场强度与观测吻合得较好，捕获了全部的行星际磁场极性反转和８２．７６％的流相互作用区，行星际磁

场极性反转的误报率仅为６．６７％，流相互作用区的误报率仅为１１．１１％，两种结构的到达时间误差在１天左右．同

时，通过综合分析评估结果，我们明确了高速流结构、内边界磁场分布等模型在进一步改进中需要重点注意的问题．
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０　引言

背景太阳风对于地球附近的空间环境有着重要

的影响．一方面，背景太阳风中的流相互作用区

（ＳｔｒｅａｍＩｎｔｅｒａｃｔｉｏｎＲｅｇｉｏｎ，ＳＩＲ）可以产生中小强

度的地磁暴．这些地磁暴的强度虽然不及日冕物质

抛射（ＣｏｒｏｎａｌＭａｓｓＥｊｅｃｔｉｏｎ，ＣＭＥ）引发的地磁暴，

但因其持续时间长，对高层大气的加热效果更显著，

会引起神舟飞船、天宫空间站等近地轨道飞行器更

明显的轨道衰减（Ｃｈｅｎｅｔａｌ．，２０１４）．另一方面，背

景太阳风是ＣＭＥ爆发后向行星际空间传播的媒

介，ＣＭＥ在传播过程中会因其与背景太阳风的速度

差而产生加速、减速、偏转等现象（ＺｈｏｕａｎｄＦｅｎｇ，

２０１３，２０１７）．Ｏｗｅｎｓ等（２０１７）近期的研究表明，

ＣＭＥ在行星际演化的过程中不能视作结构不变的

一个整体．ＣＭＥ除了会被背景太阳风加速、减速、偏

转外，其本身的结构和形状也会在与背景太阳风相

互作用的过程中发生改变．因此，对于ＣＭＥ能否到

达地球、何时到达地球的预报，精确的背景太阳风结

构所起到的作用，可能比之前人们认识的更加重要．

三维磁流体力学（Ｍａｇｎｅｔｏｈｙｄｒｏｄｙｎａｍｉｃｓ，ＭＨＤ）

太阳风模型是背景太阳风研究和预报的重要工具．

它弥补了卫星局地数据观测的不足，可以获得大尺

度背景太阳风和行星际磁场的物理参数在整个行星

际空间的分布，也为空间天气预报由经验预报向数

值预报发展提供了不可或缺的工具（冯学尚等，

２０１１，２０１３；ＷｕａｎｄＤｒｙｅｒ，２０１５）．以往的三维

ＭＨＤ太阳风模型假设太阳风结构在一个卡灵顿周

（ＣａｒｒｉｎｇｔｏｎＲｏｔａｔｉｏｎ，ＣＲ）之内不发生明显的变化，

用不随时间变化的观测输入生成定态背景太阳风

（Ｆｅｎｇｅｔａｌ．，２０１０）．然而，即便在太阳活动极小

期，太阳风结构在一个卡灵顿周之内也会发生明显

的变化．对ＣＭＥ到达地球时间的集合预报研究发

现，由更新磁图产生的时变背景太阳风可能能够反

映更接近真实的情况，从而能更精确地预报ＣＭＥ

到达地球的时间（Ｃａｓｈｅｔａｌ．，２０１５）．

近年来，数据驱动的时变三维 ＭＨＤ太阳风模

型取得了较大发展．与以往的太阳风模型相比，这些

模型在内边界上采用自洽的方法，将随时间变化的

观测数据输入到模型中，驱动背景太阳风演化，获得

随时间变化的行星际太阳风结构．按照内边界设置

位置的不同，这些模型可以分为两类．第一类模型的

内边界位于日冕底部，通过 ＭＨＤ模拟生成日冕和

行星际的磁场与太阳风结构．由于这类模型的内边

界处于亚磁声速区，根据特征理论，必须自洽的将计

算区域内的信息和观测输入耦合起来，才能稳定的

更新边界上的物理量（ＷｕａｎｄＷａｎｇ，１９８７）．Ｙａｎｇ

等（２０１２）通过投影特征边界条件方法，引入质量通

量限制等物理条件，使用每天更新的 ＷＳＯ（Ｗｉｌｃｏｘ

ＳｏｌａｒＯｂｓｅｒｖａｔｏｒｙ，威尔科特斯太阳天文台）光球

径向磁场概图，模拟了２００７年日冕磁场和太阳风结

构的演化．与日冕遥感观测和行星际局地观测的对

比表明，模拟结果较好地重现了冕洞的大小和分布、

冕流带的位置和形状、快慢太阳风分布和磁场极性

等特征．为了弥补以往光球磁场概图中部分数据不

能及时更新的缺陷，Ｆｅｎｇ等（２０１２）使用光球通量传

输模型生成了１９９６年９月４日至１０月２９日间的

光球磁场瞬时分布序列，并应用与 Ｙａｎｇ等（２０１２）

相同的边界处理方法，使用生成的光球磁场数据驱

动日冕 ＭＨＤ模型，模拟了该段时间内的日冕磁场

和太阳风结构．与ＳＯＨＯ／ＥＩＴ、ＭＬＳＯ和 ＬＡＳＣＯ

等观测图像的对比表明模型结果正确的产生了冕

流、冕洞等大尺度结构随时间的演化过程．同时，在

活动区之上，模型还产生了较为明显的非势场结构．

在这些工作的基础上，Ｆｅｎｇ等（２０１５）将时变模拟的

区域由日冕扩展到了从１犚ｓ到１ＡＵ的整个日地空

间，使用６小时更新的ＧＯＮＧ磁图和投影特征边界

条件方法驱动模型，模拟了２００８年７月１日至８月

１１日间的太阳风演化．模拟结果不但重现了日冕的

大尺度结构，还较好地重现了地球附近的局地太阳

风观测．

第二类模型的内边界位于日冕顶部、行星际空

间底部，一般在２１．５犚ｓ～３０犚ｓ 间．在这里，太阳风

的加速过程已经基本完成，超磁声速的物理特性使

得边界上的所有物理量都可以直接给定，无需考虑

２
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计算区域内的信息（Ｏｄｓｔｒｃｉｌ，２００３）．这类模型的内

边界条件一般由经验关系给出（Ｏｄｓｔｒ̌ｃｉｌａｎｄＰｉｚｚｏ，

１９９９；Ｒｉｌｅｙｅｔａｌ．，２００１；Ｗｕｅｔａｌ．，２００７），应用

最广的是ＰＦＳＳＷＳＡ经验模型（Ａｒｇｅｅｔａｌ．，２００３；

ＭｃＧｒｅｇｏｒｅｔａｌ．，２０１１）．在ＰＦＳＳＷＳＡ模型中，日

冕的磁场结构由ＰＦＳＳ外推计算出来，并给出模型

内边界的磁场强度分布．ＷＳＡ模型根据ＰＦＳＳ模型

计算出的日冕磁场，得到膨胀因子（犳ｓ）、冕洞边界最

小角距（θｂ）等描述日冕磁场位形的参量，再利用犳ｓ、

θｂ计算太阳风速度在内边界的分布．密度、温度一

般根据经验关系，由速度推出．Ｌｉｎｋｅｒ等（２０１６）利

用ＰＦＳＳＷＳＡ经验模型和 ＭＡＳＨ 三维 ＭＨＤ太

阳风模型，建立了经验驱动的时变行星际太阳风模

型．他们以模拟时间段中ＡＤＡＰＴ模式输出的首幅

光球磁场概图生成定态太阳风，再将ＡＤＡＰＴ模式

输出的其他光球磁场概图按时序输入到模型中，驱

动模型内边界演化，模拟了２００３年９月２７日至２００４

年９月２７日的时变太阳风结构．Ｍｅｒｋｉｎ等（２０１６）使用

ＰＦＳＳＷＳＡ经验模型和ＬＦＭｈｅｌｉｏ三维 ＭＨＤ太阳风

模型，模拟了２００８年１月至２００８年２月的时变行

星际太阳风结构，并将模拟结果与多颗卫星的局地

观测做了对比．

与第一类模型相比，由于第二类模型没有覆盖

包含强磁场、低β等离子体的日冕底部，因此计算的

时间步长更大，到达同样物理时间所需要的计算时

间更短，计算过程也更稳定．在模拟日冕时，第一类

模型需要引入适当的太阳风加热加速机制来产生

快、慢太阳风的分布，而这个过程的确切物理机制至

今没有定论（Ｆｌｅｔｃｈｅｒｅｔａｌ．，２０１５）．而第二类模型

将这个过程“隐藏”在了经验关系中，只需通过调整

参数的方式获得理想的太阳风分布结果．使用第一

类模型，自洽的模拟背景太阳风从太阳表面到行星

际空间的产生和演化过程，是背景太阳风模型发展

的最终目标．但第二类模型的优势，使得它们有希望

更早投入到空间天气业务预报中．有对比研究表明，

在一些情况下，采用经验关系驱动的太阳风模型能

够更好地重现卫星局地观测（Ｌｉｎｋｅｒ，２０１１）．

太阳风模型模拟结果的定量评估是模型发展过

程中的一个关键问题．通过与真实观测数据进行对

比，给出定量的统计学评估参量，我们就能对模型重

现太阳风结构的能力做出客观的评估．模型的研究

者可以通过这些参量了解模型的优势与不足，明确

模型进一步改进的方向．在太阳风模型被应用到实

际的空间天气业务预报中时，预报员可以根据这些

定量参量掌握模型的误差水平，并在使用该模型的

模拟结果进行预报时加以考虑修正（Ｓｐｅｎｃｅｅｔａｌ．，

２００４）．Ｌｅｅ等（２００９）利用 ＡＣＥ卫星在日地第一拉

格朗日点（以下简称 Ｌ１点）的观测数据，评估了

ＷＳＡ／ＥＮＬＩＬ模型和 ＭＡＳ／ＥＮＬＩＬ模型在２００３年

１月至２００６年１月间的模拟结果．Ｇｒｅｓｓｌ等（２０１４）

利用ＡＣＥ卫星在Ｌ１点的观测数据，评估了不同日

冕、行星际模型组合和不同磁图数据产生的２００７年

太阳风模拟结果．Ｊｉａｎ等（２０１５）利用ＯＭＮＩ数据库

的Ｌ１点卫星数据，评估了美国 ＣＣＭＣ（Ｃｏｍｍｕｎｉｔｙ

ＣｏｏｒｄｉｎａｔｅＭｏｄｅｌｉｎｇＣｅｎｔｅｒ，学界协同建模中心）部署

的多个太阳风模型在２００７年的太阳风模拟结果．

本文使用Ｆｅｎｇ等（２０１１）发展的ＣＥＳＥ＋ＨＬＬ

三维 ＭＨＤ太阳风模型中的 ＨＬＬ部分，发展了一

套太阳光球磁场数据驱动的时变行星际太阳风模

型．这个模型可以归入上文介绍的第二类模型的范

畴．我们使用这个模型模拟了２００８年全年的行星际

太阳风结构，对结果进行了分析和评估，明确了模型

的改进方向．第１节对经验日冕模型和行星际 ＭＨＤ

模型的实现做了介绍，并给出了时变太阳风模拟的

日冕行星际耦合方法．第２节展示了２００８年时变

行星际太阳风的模拟结果，并对太阳风结构的变化

特征和日冕、行星际结构间的联系做了分析．第３节

利用ＯＭＮＩ数据库在Ｌ１点的局地观测数据，对模

拟结果中连续变化的太阳风参数和行星际磁场极性

反转、流相互作用区等特征现象的模拟结果进行了

统计分析和定量评估．第４节总结了本文工作，分析

了模型进一步的改进方向．

１　模型介绍

１．１　经验日冕模型

经验日冕模型以ＧＯＮＧ台网提供的６小时更

新一次的太阳光球磁场径向概图为输入，这种概图

来源于ＧＯＮＧ台网６个台站的磁图观测（Ｐｅｔｒｉｅｅｔ

ａｌ．，２００７）．相比于每２７．２７５３天生成一次的卡灵顿

周概图，这种概图能够不断根据最新的观测数据更

新光球径向磁场的全球分布，提供光球磁场随时间

演化的信息．

经验日冕模型的磁场由ＰＦＳＳ模型给出．ＰＦＳＳ

模型假设在源表面之内，日冕磁场处于能量最低的

势场状态．在源表面之外，日冕磁场只有径向分量．

目前的研究一般将源表面设置于２．５犚ｓ 处．根据太

阳光球磁场径向概图，ＰＦＳＳ模型可以得出日冕中

３
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磁场的结构与强度．尽管ＰＦＳＳ模型基于的假设非

常简单，但以往的研究表明它能比较准确地给出冕

洞分布、电流片位形及行星际磁场极性等大尺度结

构．相比于更加复杂的 ＭＨＤ模型，其计算量较小，

因此广泛应用于空间物理的研究中（Ｍａｃｋａｙａｎｄ

Ｙｅａｔｅｓ，２０１２）．本文采用１００×１８０×３６０的网格，来覆

盖１．０犚ｓ≤狉≤２３．０犚ｓ，０．０°≤θ≤１８０．０°，０．０°≤≤

３６０．０°的区域，进行ＰＦＳＳ外推．

Ｗａｎｇ和Ｓｈｅｅｌｅｙ（１９９０）的研究发现，太阳风在

日冕中的加速过程完成后，其速度的大小与日冕磁

场磁流管的超径向膨胀程度呈反比．他们引入了膨

胀因子犳ｓ来定量描述磁流管的超径向膨胀，并给出

了太阳风径向速度狏ｒ和犳ｓ间的关系．在此基础上，

Ａｒｇｅ等（２００３）发现，太阳风速度的大小也与磁力线

在光球上距离冕洞边界的最小角距θｂ有关．使用犳ｓ

和θｂ共同计算太阳风速度的分布，与实际观测相符

得更好．太阳风速度狏ｒ 与犳ｓ、θｂ间的关系被称作

ＷａｎｇＳｈｅｅｌｙＡｒｇｅ模型（简称 ＷＳＡ 模型）．经验日

冕模型的太阳风速度由 ＷＳＡ模型给出，其一般形

式为（ＭｃＧｒｅｇｏｒｅｔａｌ．，２０１１）

狏ｒ＝狏ｍｉｎ＋狏ｍａｘ
１

（１＋犳ｓ）
２
９

１．０－０．８ｅｘｐ －
θｂ（ ）


（ ）（ ）
α ３

，

（１）

犳ｓ和θｂ的物理意义和计算方法已有大量文献做了

详尽的叙述（如Ｒｉｌｅｙｅｔａｌ．（２０１５）及其中的参考文

献）．（１）式中的自由参数狏ｍｉｎ，狏ｍａｘ，和α需要根据

输入数据、模拟时期的不同进行调整，来得到与观测

相符更好的太阳风分布．这里，它们的取值为狏ｍｉｎ＝

２４０ｋｍ·ｓ－１，狏ｍａｘ＝５６０ｋｍ·ｓ
－１，＝２．０，α＝２．０．

１．２　行星际 犕犎犇模型

为了模拟从太阳表面到行星际空间的定态太阳

风结构，Ｆｅｎｇ等（２０１１）开发了ＣＥＳＥ＋ＨＬＬ三维

ＭＨＤ太阳风模型．其中，靠近太阳表面的日冕部分

由阴阳球形网格覆盖，使用解元守恒元（ＣＥＳＥ）格

式求解理想 ＭＨＤ方程．远离太阳的部分由自适应

直角坐标网格覆盖，使用二阶ＨａｒｔｅｎＬａｘＬｅｅｒ（ＨＬＬ）

格式求解理想 ＭＨＤ方程．本文的行星际模型采用

ＣＥＳＥ＋ＨＬＬ模型中的 ＨＬＬ部分，覆盖空间范围为

－２５０．０犚ｓ≤狓≤２５０．０犚ｓ，－２５０．０犚ｓ≤狔≤２５０．０犚ｓ，

－２５０．０犚狊≤狕≤２５０．０犚ｓ 的三维空间．行星际模型

求解日心共转坐标系中的理想 ＭＨＤ方程：

ρ
狋
＋

Δ

·（ρ狏）＝０，

ρ狏

狋
＋

Δ

·ρ狏狏＋ 狆＋
犅２

２μ（ ）
０

犐－
犅犅

μ
（ ）

０
＝犳－犅（

Δ

·犅），

犈

狋
＋

Δ

· 犈＋狆＋
犅２

２μ（ ）
０

狏－
犅犅·狏

μ
（ ）

０
＝

　　犳·狏－（犅·狏）（

Δ

·犅），

犅

狋
＋

Δ

·（狏犅－犅狏）＝－狏（

Δ

·犅）＋η

Δ

（

Δ

·犅），

犳＝－ρ
犌犕

狉３
狉＋ω×（ω×狉）＋２ω×［ ］狏 ， （２）

其中ρ为密度，狏为速度矢量，犅为磁场矢量，犈 为

等离子体能量，狆为等离子体压强，狉为日心距离，

ω为太阳自转的角速度矢量，ω＝ω犲狕 ＝犲狕２π／犜，

犜＝２５．３８ｄａｙ．方程中各项的具体意义，模型的空

间、时间差分方法和自适应网格实现等方面的内容，

Ｆｅｎｇ等（２０１１）已经有详细的描述，这里不再重复．

在 ＨＬＬ格式的基础上，Ｍｉｙｏｓｈｉ和Ｋｕｓａｎｏ（２００５）

发展了 ＭＨＤ方程的 ＨＬＬＤ格式．为了改进 ＨＬＬ

格式黏性较大的问题，ＨＬＬＤ格式引入了更丰富的

特征波结构，能够将黏性降低到与Ｒｏｅ格式可比的

程度，但计算量较Ｒｏｅ格式要小很多．这里，我们使

用ＨＬＬＤ格式替换了原模型中使用的 ＨＬＬ格式，

以提升数值格式性能．

１．３　日冕行星际耦合

在本文的模拟中，行星际模型的内边界位于

２１．５犚ｓ．在计算中，只通过 ＭＨＤ方程更新狉＞２１．５犚ｓ

（狉＝ 狓２＋狔
２
＋狕槡

２）的区域．经验模型的输出给出

行星际模型内边界上各个物理量的值，驱动行星际

模型中太阳风结构的演化．

内边界上的径向速度由经验日冕模型的 ＷＳＡ

模型，即（１）式给出．根据以往研究与我们的参数调

整经验，内边界上质子的数密度由以下经验关系给

出（Ｄｅｔｍａｎｅｔａｌ．，２００６）：

狀＝２２５．０
７５０ｋｍ·ｓ－１

狏（ ）
ｒ

１．５

， （３）

式中狀的单位为ｃｍ－３，狏ｒ的单位为ｋｍ·ｓ
－１．边界

上的温度由以下经验关系给出（Ｅｌｌｉｏｔｔｅｔａｌ．，２００５）：

犜＝５．０×１０
５
＋１．０×１０

５ 狏ｒ
１００ｋｍ·ｓ－（ ）１ ，（４）

式中犜的单位为Ｋ，狏ｒ的单位为ｋｍ·ｓ
－１．

在以往的三维 ＭＨＤ太阳风模拟中，绝大部分

模型的模拟结果都存在行星际磁场强度被低估的现

象（Ｊｉａｎｅｔａｌ．，２０１５）．同时，尽管ＰＦＳＳ模型可以相

对准确地给出行星际磁场的极性和电流片的位置，

但其给出的行星际磁场强度存在偏弱的问题．因此，

我们只利用ＰＦＳＳ模型在行星际模型内边界所得到

的磁场极性信息，而将磁场强度重置为３００ｎＴ，即

犅ｒ＝３００．０ｓｉｇｎ（犅
ＰＦＳＳ

ｒ
）， （５）

４
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式中犅ｒ的单位为ｎＴ，犅
ＰＦＳＳ

ｒ
为该点由ＰＦＳＳ模型计

算得到的径向磁场．

按照其他文献处理同样问题的一般方法

（Ｏｄｓｔｒｃｉｌ，２００３），我们假设惯性系中的太阳风切向

速度为０，磁力线与速度方向平行，转换到模型所在

的共转坐标系中后有

狏θ＝０，

狏 ＝－Ω狉ｓｉｎθ；
（６）

犅θ＝０，

犅 ＝
犅ｒ狏
狏ｒ
．

（７）

　　通过以上的关系，对于每一幅输入的光球径向

磁场概图，都可以通过经验日冕模型的计算和上文

所述的经验关系，得到所有 ＭＨＤ变量在内边界上

的值．

在进行时变模拟时，我们将不同时刻生成的磁

场概图按照时序连续输入到经验日冕模型中，使边

界上的各个物理量随时间变化，驱动行星际太阳风

随时间演化．两幅磁场概图之间的时间间隔δ狋一般

要比ＭＨＤ数值格式的计算时间步长Δ狋大很多．在

本文的模拟中，Δ狋的值一般为１０
２ｓ量级，而δ狋＝

６ｈ．对于每一个计算时间步，其内边界上的速度由

前后两幅磁图生成的速度分布插值得到．假定两幅

相继输入的磁场概图，对应时间分别为狋１ 和狋２，得

到的速度分布分别为狏ｒ１ 和狏ｒ２，则时间狋＝狀Δ狋（狋１＜

狋＜狋２）时速度为

狏ｒ（狋）＝狏ｒ１＋
狋－狋１
狋２－狋１

（狏ｒ２－狏ｒ１）． （８）

　　当获得速度狏ｒ（狋）后，可根据狏ｒ（狋）的值和（３），

（４）式计算边界上密度和温度在此时的值．

径向磁场犅ｒ（狋）也以类似的方式得到，即

犅ｒ（狋）＝犅ｒ１＋
狋－狋１
狋２－狋１

（犅ｒ２－犅ｒ１）， （９）

其中，犅ｒ１ 和犅ｒ２ 以同样方式获得，即先由磁图和

ＰＦＳＳ模型外推出日冕磁场，得到磁场极性信息，再

由（５）式对磁场强度进行处理．通过（９）式在时间上

的插值，可以获得径向磁场在狋＝狀Δ狋（狋１ ＜狋＜狋２）

时刻的值．如此，可以使径向磁场在两次输入之间平

滑的变化．

在边界上，当径向磁场发生变化时，切向电场的

变化必须满足方程

－
犅ｒ

狋
＝

Δ

狋×犈狋， （１０）

才能保证在边界上不引入磁场散度误差（Ｙｅｈａｎｄ

Ｄｒｙｅｒ，１９８５）．式中下标狋表示在切向方向θ，上的

分量．然而，单靠径向磁场犅ｒ随时间变化的信息并

不能解出两个方向的切向电场．参考Ｙａｎｇ等（２０１２）

求解切向电场的方法，我们对切向电场犈ｔ 做一

Ｈｅｌｍｈｏｌｔｚ分解

犈狋 ＝

Δ

狋×ψ狉＋

Δ

狋Φ， （１１）

其中，

Δ

狋Φ成分在代入方程（１０）后因

Δ

狋×

Δ

狋Φ＝０而

消去，因此这部分电场信息与径向磁场变化无关，我

们在此略去．即

犈狋 ＝

Δ

狋×ψ狉． （１２）

　　将（１２）式代入（１０）式后，得到泊松方程

Δ

２

犺ψ＝
犅ｒ

狋
， （１３）

求解后，可以得到切向电场

犈θ＝
１

狉ｓｉｎθ
ψ

，

犈 ＝－
１

狉
ψ
θ
． （１４）

　　按照切向电场定义，有

犈θ＝犅狏ｒ－犅ｒ狏，

犈 ＝犅ｒ狏θ－犅θ狏ｒ， （１５）

由于（７）式是按照速度与磁力线平行确定的，如果按

照该式给出的切向磁场计算，犈＝－（狏×犅）＝０．但

在模拟时变问题时，由（１４）式可知犈θ ≠０，犈 ≠０．

因此，需要对（６）、（７）式做修正

狏θ＝δ狏θ，

狏 ＝－Ω狉ｓｉｎθ＋δ狏；
（１６）

犅θ＝δ犅θ，

犅 ＝
犅ｒ狏
狏ｒ

＋δ犅．
（１７）

　　参考 Ｍｅｒｋｉｎ等（２０１６）的处理方法，令δ狏θ＝０，

δ狏 ＝０，可根据（１５）、（１６）式共同解得

δ犅 ＝
犈θ
狏ｒ
，

δ犅θ＝－
犈
狏ｒ
．

（１８）

２　２００８年的时变太阳风模拟结果

我们选取了２００８年作为模拟计算的时间段．在

２００８年，第２３太阳活动周的下降期结束、极小期开

始，全年的太阳活动比较平静．ＡＣＥ卫星的数据分

析显示（ｈｔｔｐ：∥ｗｗｗｓｓｃ．ｉｇｐｐ．ｕｃｌａ．ｅｄｕ／～ｊｌａｎ／

ＡＣＥ／Ｌｅｖｅｌ３／ＩＣＭＥ＿Ｌｉｓｔ＿ｆｒｏｍ＿Ｌａｎ＿Ｊｉａｎ．ｐｄｆ），

２００８年全年间仅探测到了４个行星际日冕物质抛

射（ＩｎｔｅｒｐｌａｎｅｔａｒｙＣｏｒｏｎａｌＭａｓｓＥｊｅｃｔｉｏｎ，ＩＣＭＥ）

５
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事件，其最大速度均小于５００ｋｍ·ｓ－１．因此，在

２００８年，日地Ｌ１点的等离子体和磁场观测数据受

ＩＣＭＥ的干扰较小，能够比较好地反映背景太阳风

本身的变化趋势．在模拟过程中，我们首先采用第１

节中（１）式和（３）—（７）式描述的经验关系，利用第一

副磁图生成的内边界上的物理量分布，松弛２００物

理小时生成定态太阳风结果，将其作为时变太阳风

模拟的初始条件．在松弛过程中，边界上物理量的值

保持不变．之后，开始时变模拟．当模型演化到一幅

磁图的观测时间狋１ 后，读入观测时间为狋２ 的下一幅

磁图，使用１．３节中描述的进行时变模拟的方法计

算更新内边界上的物理量，通过内边界的变化驱动

模型计算区域内太阳风结构向狋２ 时刻演化．通过以

上过程不断读入新的磁图，即得到时变的行星际太

阳风模拟结果．在计算中，计算网格依照Ｆｅｎｇ等

（２０１１）中的判据进行动态加密、放粗，最小分辨率可

达０．５犚ｓ．

２．１　日冕结构

图１中，第一列给出了第 ＣＲ２０６６、ＣＲ２０６９、

ＣＲ２０７３、ＣＲ２０７６期间ＳＴＥＲＥＯＡ 飞船 ＥＵＶＩ仪

器极紫外１９５?波段的观测概图，这种概图可以反

映该段时间内冕洞的分布．冕洞是日冕开放磁力线

的足点区域，因其相对于同样高度的其他区域温度、

密度较低而在极紫外观测中呈现较暗的颜色．第二

图１　２００８年的日冕结构演化情况概图

第一列为ＳＴＥＲＥＯＡ飞船ＥＵＶＩ仪器的极紫外１９５?波段的卡灵顿周观测概图．第二列为时变模型计算的各卡灵顿周的冕洞分布，其

中蓝色区域内犅ｒ＜０，红色区域内犅ｒ＞０．第三列为源表面上的磁场极性，图中颜色含义与第二列相同．从上到下，ＥＵＶＩ概图的生成时间

分别为２０６６、２０６９、２０７３、２０７６卡灵顿周，冕洞和源表面磁场结构的生成时间分别为２００８年的２月２５日、５月２５日、８月２５日和１１月

２５日，与同一行中的ＥＵＶＩ概图生成时相对应．

Ｆｉｇ．１　ＳｙｎｏｐｔｉｃｍａｐｏｆｃｏｒｏｎａｅｖｏｌｕｔｉｏｎｆｏｒＹｅａｒ２００８

Ｔｈｅｆｉｒｓｔｃｏｌｕｍｎａｒｅｓｙｎｏｐｔｉｃｍａｐｓｏｆ１９５?ｅｘｔｒｅｍｅｕｌｔｒａｖｉｏｌｅｔｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎｍａｄｅｂｙＥＵＶＩｉｎｓｔｒｕｍｅｎｔｏｎｂｏａｒｄＳＴＥＲＥＯＡｓｐａｃｅｃｒａｆｔ．

ＴｈｅｓｅｃｏｎｄｃｏｌｕｍｎｉｓｔｈｅｄｉｓｔｒｉｂｕｔｉｏｎｏｆｃｏｒｏｎａｈｏｌｅｃａｌｃｕｌａｔｅｄｂｙｔｈｅｍｏｄｅｌｄｕｒｉｎｇｅａｃｈＣＲ．Ｔｈｅｂｌｕｅｒｅｇｉｏｎｒｅｐｒｅｓｅｎｔｓｃｏｒｏｎａｈｏｌｅ

ｗｈｏｓｅ犅ｒ＜０，ｗｈｉｌｅｔｈｅｒｅｄｒｅｇｉｏｎｒｅｐｒｅｓｅｎｔｓｃｏｒｏｎａｈｏｌｅｗｈｏｓｅ犅ｒ＞０．Ｔｈｅｔｈｉｒｄｃｏｌｕｍｎｉｓｔｈｅｍａｇｎｅｔｉｃｐｏｌａｒｉｔｙａｔｔｈｅｓｏｕｒｃｅｓｕｒｆａｃｅ．

Ｃｏｌｏｒｏｆｔｈｅｔｈｉｒｄｃｏｌｕｍｎｈａｓｔｈｅｓａｍｅｍｅａｎａｓｔｈａｔｏｆｔｈｅｓｅｃｏｎｄｃｏｌｕｍｎ．Ｆｒｏｍｔｏｐｔｏｂｏｔｔｏｍ，ｔｈｅＥＵＶＩｓｙｎｏｐｔｉｃｍａｐｓｏｆｔｈｅｆｉｒｓｔ

ｃｏｌｕｍｎａｒｅｇｅｎｅｒａｔｅｄｆｏｒＣＲ２０６６，ＣＲ２０６９，ＣＲ２０７３ａｎｄＣＲ２０７６ｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ．Ｓｙｎｏｐｔｉｃｍａｐｓｏｆｔｈｅｃｏｒｏｎａｈｏｌｅａｎｄｓｏｕｒｃｅｓｕｒｆａｃｅ

ｐｏｌａｒｉｔｙａｒｅｇｅｎｅｒａｔｅｄｏｎＦｅｂ２５ｔｈ，Ｍａｙ２５ｔｈ，Ａｕｇ２５ｔｈａｎｄＮｏｖ２５ｔｈｏｆＹｅａｒ２００８ｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ，ｗｈｉｃｈａｒｅｉｎｃｏｒｒｅｓｐｏｎｄｅｎｃｅｗｉｔｈｔｈｅ

ＥＵＶＩｓｙｎｏｐｔｉｃｍａｐａｔｔｈｅｓａｍｅｒｏｗ．
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列给出了由ＰＦＳＳ模型计算的冕洞结构，自上到下

的计算时间分别为２００８年的２月２５日、５月２５日、８

月２５日和１１月２５日．这四个日期均处于生成同一

行的ＥＵＶＩ概图的卡灵顿周结束时间附近．图中的蓝

色区域内径向磁场（犅ｒ）符号为负，红色区域内的犅ｒ

符号为正．第三列给出了与第二列对应行时间的源

表面的磁场极性结构，蓝色区域犅ｒ符号为负、红色

区域犅ｒ符号为正．

２００８年所处的第２３太阳周下降期和极小期的

光球极区磁场强度要比２１和２２太阳周低．光球极

区磁场强度较低时，不能提供足够的磁通量与低纬

双极磁场结构连接形成闭合磁力线．因此，２００８年

中，极区冕洞向低纬的延伸和独立的低纬冕洞比较

常见（Ｗａｎｇｅｔａｌ．，２００９）．在ＣＲ２０６６ＥＵＶＩ观测

的冕洞结构中，在经度０°～２３０°间，南极的极区冕洞

向北延伸，在１８０°～２３０°间可达赤道附近．从ＰＦＳＳ

计算的冕洞结构中可知，对应冕洞的犅ｒ＞０．随着时

间的变化，向低纬延伸的冕洞面积逐渐减小，使第三

列中的０°～１８０°间的电流片逐渐向南移动．在

ＣＲ２０６６的ＥＵＶＩ观测中，在经度２６０°附近存在一

个独立的低纬冕洞，随着时间的变化这个冕洞逐渐

向西移动．ＰＦＳＳ计算结果表明这个冕洞的犅ｒ＜０，

使得电流片在经度２４０°至３６０°之间向南弯曲．当这

个冕洞向西移动时，电流片向南弯曲最大的位置也

随之西移．低纬冕洞的存在，使得连接相同极性冕洞

的伪冕流变得更加常见，这些伪冕流使得低速流出

现在了远离电流片的地方．同时，低纬冕洞也是黄道

面附近快速太阳风的主要源区．

２．２　行星际太阳风结构

图２中给出了模型在狉＝２２犚ｓ处的太阳风结构

概图，第一列为速度结构，第二列为密度结构，第三

列为径向磁场结构．图２中每行数据的生成时间与

图１中的相同．与图１中的电流片结构对比可知，电

流片附近被速度低、密度高的低速太阳风所包裹，形

图２　２００８年狉＝２２犚ｓ处太阳风结构演化情况概图

第一列为速度结构，第二列为密度结构，第三列为径向磁场结构．第一行至第四行的

时间分别为２００８年的２月２５日、５月２５日、８月２５日和１１月２５日．

Ｆｉｇ．２　Ｓｙｎｏｐｔｉｃｍａｐｓｏｆｓｏｌａｒｗｉｎｄｓｔｒｕｃｔｕｒｅｓａｔ狉＝２２犚ｓｆｏｒＹｅａｒ２００８

Ｔｈｅｆｉｒｓｔｃｏｌｕｍｎｉｓｖｅｌｏｃｉｔｙ，ｔｈｅｓｅｃｏｎｄｃｏｌｕｍｎｉｓｄｅｎｓｉｔｙ，ａｎｄｔｈｅｔｈｉｒｄｃｏｌｕｍｎｉｓｒａｄｉａｌｍａｇｎｅｔｉｃｆｉｅｌｄ．Ｆｒｏｍｔｈｅｆｉｒｓｔｔｏｔｈｅｆｏｒｔｈｒｏｗ，

ｔｈｅｓｙｎｏｐｔｉｃｍａｐｓａｒｅｇｅｎｅｒａｔｅｄｏｎＦｅｂ２５ｔｈ，Ｍａｙ２５ｔｈ，Ａｕｇ２５ｔｈａｎｄＮｏｖ２５ｔｈｏｆＹｅａｒ２００８ｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ．

７
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成了低速太阳风带．此外，在远离电流片的地方，也

有低速太阳风结构．如２月２５日概图中经度在２４０°

至３００°，纬度在２０°至３０°间的狭窄的低速太阳风结

构．一般认为，这些结构与伪冕流相关．尽管伪冕流

的足点连接的是相同极性的冕洞，不能形成电流片，

但其足点也处在靠近冕洞边界的位置，磁流管θｂ 的

值较小，因此能够形成低速太阳风．纬度高于±６０°

的南极和北极地区被速度高、密度低的高速太阳风

覆盖．同时，图１中的低纬冕洞，在纬度０°的赤道附

近形成了两个高速流区域．在２月２５日的概图中，

这两个低纬高速流区域分别位于经度８０°到２３０°间

和２４０°到３００°间．在之后的几幅概图中，这两个低

纬高速流依然存在，但位置和结构都发生了一些变

化．由于（５）式对内边界磁场的设置，在２２犚ｓ处的磁

场强度基本均匀，犅ｒ符号在电流片处反转．在电流

片附近，存在一些犅ｒ强度稍弱的区域，如２月１５日

概图经度在０°至６０°附近、犅ｒ＜０的区域，８月１５日

经度在１２０°至１８０°间、犅ｒ＞０的区域．这些区域的出

现是由于电流片的位置在两幅磁场概图生成的结果

间发生了移动．同时，这些区域的面积不大，说明在

两幅磁图间磁场结构没有发生较大的变化，磁图６

小时的时间分辨率能够比较好地描述大尺度背景太

阳风结构的变化．

图３中给出了与图２相同四个时间的赤道面太

阳风速度结构．由于太阳的自转，不同速度的太阳风

流在子午面内形成了螺旋结构，与目前对行星际大

尺度结构的结论相符．但与定态模拟结果不同的是，

时变模拟结果中存在一些从内向外逐渐传播的结

构．如２月２５日赤道面图的右下方，一个新的快速

流正在形成．在５月２５日赤道面图内边界右侧，一

个较小的太阳风流结构正在从内边界向外传播．在

８月２５日赤道面图的左上方，一个较大的快速流的

结构处在变化之中．

图４给出了模型在地球轨道狉＝２１５犚ｓ处的太

阳风结构概图，时间和变量与图２相同．通过行星际

空间的演化，在高速流与低速流结构的交界面上出

现了比较明显的压缩与稀疏结构．例如，在２月２５

日的概图中，经度２４０°附近的密度增强结构和经度

１９０°附近的密度减小结构．它们形成于纬度０°、

经度２４０°附近的高速流与各自西侧、东侧慢速流形

图３　赤道面上的太阳风速度结构图

生成时间分别为２００８年的（ａ）２月２５日，（ｂ）５月２５日，（ｃ）８月２５日和（ｄ）１１月２５日．

Ｆｉｇ．３　Ｔｈｅｓｏｌａｒｗｉｎｄｖｅｌｏｃｉｔｙｓｔｒｕｃｔｕｒｅｏｎｔｈｅｅｃｌｉｐｔｉｃｐｌａｎｅ

Ｔｈｅｆｏｕｒｓｕｂｆｉｇｕｒｅｓａｒｅｇｅｎｅｒａｔｅｄｏｎ（ａ）Ｆｅｂ２５ｔｈ，（ｂ）Ｍａｙ２５ｔｈ，（ｃ）Ａｕｇ２５ｔｈａｎｄ（ｄ）Ｎｏｖ２５ｔｈｏｆＹｅａｒ２００８ｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ．

８
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图４　２００８年狉＝２１５犚ｓ处太阳风结构演化情况概图．数据类型和生成时间与图２相同

Ｆｉｇ．４　Ｓｙｎｏｐｔｉｃｍａｐｓｏｆｓｏｌａｒｗｉｎｄｓｔｒｕｃｔｕｒｅｓａｔ狉＝２１５犚ｓｆｏｒＹｅａｒ２００８．ＴｈｅｃａｐｔｉｏｎｏｆＦｉｇ．２ａｐｐｌｉｅｓ

成的压缩区与稀疏区．径向磁场结构呈现出与密度

结构相似的变化，在稀疏区的强度有所降低．

３　太阳风模拟结果对比评估

为了检验模拟结果的质量，我们对比了模型在

日地Ｌ１点的模拟结果与 ＯＭＮＩ数据库（ｈｔｔｐｓ：∥

ｏｍｎｉｗｅｂ．ｇｓｆｃ．ｎａｓａ．ｇｏｖ／）中对应Ｌ１点局地观测

的太阳风参数．太阳风的速度狏、质子数密度狀、磁场

强度犅和温度犜 是空间天气预报中所要给出的基

本太阳风参数．因此，选取这四个连续变化的参数作

为评估对象．行星际磁场极性的反转和ＳＩＲ是具有

明显空间天气效应的现象，因此我们对这两个现象

的预报质量进行了评估．在模型计算过程中，通过

ＧＳＥ坐标向日心卡灵顿坐标的转换（Ｔｈｏｍｐｓｏｎ，

２００６），每隔１个物理小时计算一次Ｌ１点在模型中

的位置，并通过插值得到此时该位置的太阳风参数，

由此生成模型模拟结果在 Ｌ１点的时间序列，与

ＯＭＮＩ数据库中的１小时分辨率的相应数据做对

比．由于目前模型中的物理机制只能反映大尺度的

太阳风结构，在对比前使用高斯滤波对观测数据进

行了平滑处理．

３．１　视觉对比

图５中给出了２００８年狏、狀、犅、犜的模拟值和观

测值的时间序列对比，其中蓝色线条为模拟结果，绿

色散点为观测数据．图中用虚线分隔了这段时间内

各卡灵顿周的时间范围，图上方标出了对应卡灵顿

周的序号．在ＣＲ２０６５ＣＲ２０６８的观测数据中，每个

卡灵顿周中均存在两个比较明显的太阳风高速流结

构，第一个高速流较窄，第二个高速流较宽，且高速

流的速度在不同卡灵顿周之间变化不大．当高速流

到达时，在狀、犅和犜 的结构中均有峰值与之对应，

表明这两个高速流都形成了ＳＩＲ结构．模拟结果较

好地重现了这两个高速流．局地观测数据中的这两

个高速流，来源于图４中经度２４０°和经度１４０°附近

的低纬高速流．由于Ｌ１点在ＣＲ２０５６ＣＲ２０６８中处

于赤道以南，而经度２４０°附近高低速流边界几乎与

赤道平行，且延伸到了赤道以北，因此地球处在这个

高速流区域中的时间较长，从而形成了局地数据中

较宽的高速流结构．从ＣＲ２０６９开始，这两个高速流

结构依然存在，但高速流的速度峰值在不同ＣＲ间

变化较大．模拟结果依然能够重现出这些高速流，但

９
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图５　２００８年Ｌ１点ＯＭＮＩ太阳风观测数据与模型模拟结果的对比图

绿色散点为ＯＭＮＩ观测数据，蓝色连线为模拟结果．黑色虚线为每个ＣＲ的开始和结束位置，图顶部给出了对应ＣＲ的编号．

Ｆｉｇ．５　ＣｏｍｐａｒｉｓｏｎｂｅｔｗｅｅｎｓｉｍｕｌａｔｉｏｎｒｅｓｕｌｔｓａｎｄＯＭＮＩｉｎｓｉｔｕｍｅａｓｕｒｅｍｅｎｔｓａｔＬ１ｐｏｉｎｔｆｏｒＹｅａｒ２００８

ＴｈｅｂｌｕｅｌｉｎｅｓｒｅｐｒｅｓｅｎｔｔｈｅｓｉｍｕｌａｔｉｏｎｒｅｓｕｌｔｓｗｈｉｌｅｔｈｅｇｒｅｅｎｓｃａｔｔｅｒｓｒｅｐｒｅｓｅｎｔＯＭＮＩｍｅａｓｕｒｅｍｅｎｔｓ．

ＥａｃｈＣＲｉｓｓｅｐａｒａｔｅｄｂｙｔｈｅｂｌａｃｋｄａｓｈｅｄｌｉｎｅ．ＴｈｅＣＲｎｕｍｂｅｒｓａｒｅｐｌｏｔｔｅｄａｔｔｈｅｔｏｐｏｆｔｈｅｆｉｇｕｒｅ．

速度峰值在ＣＲ２０７３ＣＲ２０７７间偏高．

密度、温度模拟结果的峰值和谷值与观测基本

相符．除了磁场强度的谷值相比观测偏低外，磁场强

度在大部分时间与观测符合得较好，不存在 ＭＨＤ

太阳风模型中普遍存在的磁场强度被系统性低估的

现象．在高速流到达时间存在偏差时，密度、温度、速

度中的峰值会产生相同的偏差．

３．２　太阳风连续参数的统计评估

在本节中，我们选取了均方误差（ＭｅａｎＳｑｕａｒｅｄ

Ｅｒｒｏｒ，ＭＳＥ）和相关性系数（ＣｏｒｒｅｌａｔｉｏｎＣｏｅｆｆｉｃｉｅｎｔ，

ｃｃ）这两个在太阳风模拟评估中广泛应用的统计学

参量，对太阳风连续参数的模拟质量进行评估．

ＭＳＥ给出了模拟结果和观测值之间的总误差情况，

其计算方法为：

ＭＳＥ＝
１

犖∑
犖

犻＝１

［狓
Ｓ

犻 －狓
Ｏ

犻
］２， （１９）

其中，狓
Ｓ

犻
为某一物理量的第犻个模拟结果，狓

Ｏ

犻
是与

之对应的观测值，犖 为数据的总个数．

相关性系数给出了模拟结果和观测值之间的相

关性程度，即模拟结果的变化趋势与观测的变化趋

势是否吻合．这里使用了皮尔逊相关性系数的计算

方法：

ｃｃ（犡Ｓ，犡Ｏ）＝
Ｃｏｖ（犡Ｓ，犡Ｏ）

Ｖａｒ［犡Ｓ］Ｖａｒ［犡Ｏ
槡 ］

， （２０）

其中犡Ｓ、犡Ｏ 分别为某一物理量模拟结果和观测数

据的集合，Ｃｏｖ（犡Ｓ，犡Ｏ）为模拟结果和观测数据的

协方差，Ｖａｒ［犡Ｓ］和Ｖａｒ［犡Ｏ］分别为模拟结果和观

测数据的方差．我们还计算了一定时间段内模拟结

果与观测的最大值、中位数和最小值之间的比值，分

别用犚（ｍａｘ）、犚（ｍｅｄ）和犚（ｍｉｎ）表示．参考Ｊｉａｎ等

（２０１５）的计算方法，首先计算各个 ＣＲ 中的 犚

（ｍａｘ）、犚（ｍｅｄ）和犚（ｍｉｎ），再将各个ＣＲ的比值进

行平均，得到整个时间段内的比值．

表１中给出了通过模型２００８年模拟结果计算

表１　２００８年观测数据和模拟结果的太阳风速度、

密度、磁场强度和温度的对比统计参量

犜犪犫犾犲１　犆狅犿狆犪狉犻狊狅狀狊狋犪狋犻狊狋犻犮狊狅犳狊犻犿狌犾犪狋犲犱犪狀犱

狅犫狊犲狉狏犲犱狊狅犾犪狉狑犻狀犱狊狆犲犲犱，犱犲狀狊犻狋狔，犿犪犵狀犲狋犻犮

犳犻犲犾犱狊狋狉犲狀犵狋犺犪狀犱狋犲犿狆犲狉犪狋狌狉犲犳狅狉犢犲犪狉２００８

ＭＳＥ ｃｃ 犚（ｍａｘ） 犚（ｍｅｄ） 犚（ｍｉｎ）

狏 １．２５１×１０４ｋｍ２·ｓ－２ ０．６０１ １．０７８ ０．９９５ １．０６４

狀 １６．８３３ｃｍ－６ ０．３１１ ０．８８９ １．２５７ １．２４５

犅 ３．７８６ｎＴ２ ０．２４６ ０．９０６ ０．９２２ ０．６３４

犜 ６．３２８×１０９Ｋ２ ０．２７２ ０．８８０ １．０７８ ２．００６

０１



　１期 李会超等：时变行星际太阳风模拟及其结果评估

出来的统计学参量的值．可见，速度的相关性系数要

好于密度、温度和磁场强度．２００７年的太阳风特性

与２００８年类似，对２００７年太阳风模型模拟评估的

研究中同样存在这种现象（Ｇｒｅｓｓｌｅｔａｌ．，２０１４；

Ｊｉａｎｅｔａｌ．，２０１５）．这一方面可能由于模型目前还

难以重现出密度变化中的一些小尺度结构．另一方

面，密度、速度、磁场强度等结构在高速流到达时，由

于高速流的压缩作用而存在一个比较窄的尖峰．当

模型对高速流到达时间的预报存在偏差时，模拟结

果和观测中的尖峰位置不能吻合，可能造成在一段

时间内模拟结果和观测结果的变化趋势相反，从而

降低了相关性系数．

图６　２００８年Ｌ１点观测数据和模拟结果的

相关性系数（ｃｃ）随ＣＲ的变化趋势

红线为速度，绿线为密度，蓝线为温度，黑线为磁场强度．

Ｆｉｇ．６　Ｔｈｅｖａｒｉａｔｉｏｎｔｒｅｎｄｏｆｃｏｒｒｅｌａｔｉｏｎｃｏｅｆｆｉｃｉｅｎｔｓ

（ｃｃ）ｂｅｔｗｅｅｎｉｎｓｉｔｕｍｅａｓｕｒｅｍｅｎｔｄａｔａａｎｄｓｉｍｕｌａｔｅｄ

ｒｅｓｕｌｔｓａｔＬ１ｐｏｉｎｔｗｉｔｈｔｈｅｃｈａｎｇｅｏｆＣＲ

Ｃｏｒｒｅｌａｔｉｏｎｃｏｅｆｆｉｃｉｅｎｔｓｏｆｓｐｅｅｄ，ｄｅｎｓｉｔｙ，ｔｅｍｐｅｒａｔｕｒｅａｎｄ

ｍａｇｎｅｔｉｃｆｉｅｌｄｓｔｒｅｎｇｔｈａｒｅｒｅｐｒｅｓｅｎｔｅｄｂｙｒｅｄ，ｇｒｅｅｎ，ｂｌｕｅ

ａｎｄｂｌａｃｋｌｉｎｅｓｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ．

图６中给出了相关性系数随ＣＲ变化的趋势．

图中的圆点表示用每个ＣＲ的数据计算的相关性系

数．在此图中，ＣＲ２０７３前的模拟结果质量好于

ＣＲ２０７３及之后的ＣＲ．密度、温度、磁场强度的ｃｃ变

化趋势与速度的ｃｃ变化趋势基本一致．这是一个容

易理解的现象．在行星际空间中，起主导作用的物理

过程是快速和慢速太阳风之间的相互作用，同时，密

度、温度在内边界的值是由速度导出的，因此其他量

的模拟质量在很大程度上决定于速度的模拟质量．

由此图可知，ＣＲ２０７３的速度、温度和磁场强度的ｃｃ

值比其他ＣＲ都低．前文引用的ＩＣＭＥ数据集中，

２００８年观测到的４个ＩＣＭＥ均未发生在ＣＲ２０７３．

在图５中，模型在ＣＲ２０７３计算的第一个高速流，最

大速度和持续时间均和观测数据有较大偏离．在

ＣＲ２０７３末期，模型给出了一个观测中不存在的高

速流．速度结构较大的偏差，使得模拟结果中高速流

到达时形成的密度、磁场强度和温度的尖峰较观测

存在较大的偏移．因此，密度、磁场强度和温度的偏

差可能由速度偏差引起．而速度的偏差，一方面可能

由于（１）式给出的 ＷＳＡ模型在ＣＲ２０７３的误差较

大，需要进一步调优，另一方面也有可能来源于观测

磁图质量的限制．由于观测条件的客观限制，目前所

有的天基和地基太阳磁场观测设备获取的数据，都

只能更新概图中太阳朝向地球那部分的磁场，因此

随时间更新的光球磁场概图还不能精确的反映真实

的全球磁场分布，在有些情况下可能使依赖磁场位

形估计速度的（１）式出现较大误差．另外我们还计算

了 ＭＳＥ随ＣＲ的变化趋势，与ｃｃ的变化趋势反映

的信息基本一致，这里不再画出．

图７中给出了观测数据和模拟结果参数在不同

取值区间的出现次数统计，其中实线为ＯＭＮＩ观测

数据的统计结果，虚线为模拟结果的统计结果．图８

以另一种形式表示了观测数据和模拟结果的分布，

对于每一个观测数据及与之对应的模拟结果，我们

通过观测值在横坐标中的位置和模拟值在纵坐标中

的位置找到与其对应的格点，并将该点的统计次数

增加１．图中连接左下角和右上角的连线所经过的

区域为观测值与模拟值相等的位置．如果模拟结果

精确的重现了观测，则所有的数据点都应该处于该

线附近．分布在该线以上的点，模拟结果的值较观测

偏大，分布在该线以下的点，模拟结果较观测偏小．

图７表明，狏、狀、犅、犜模拟结果的分布趋势与观测数

据基本一致，但也存在一些偏离．在图７的速度分布

中，模拟与观测分布的峰值出现的位置相同，均在

３４０～３５０ｋｍ·ｓ
－１，但模拟结果在３３０～３７０ｋｍ·ｓ

－１

的出现次数要明显高于观测，在４００～６６０ｋｍ·ｓ
－１

的区间内出现的次数低于观测，在６６０ｋｍ·ｓ－１以

上出现的次数明显高于观测．从图８中看，当观测数

据的速度在３８０～５００ｋｍ·ｓ
－１之间时，模拟结果对

速度存在低估，大部分在这个区间中的数据点，模拟

结果的速度在３１０～３９０ｋｍ·ｓ
－１间．观测数据的值

在５００～６００ｋｍ·ｓ
－１间时，速度也被模拟结果低

估．当观测数据在６００～７００ｋｍ·ｓ
－１之间时，模拟

对速度存在高估，模拟结果的值在６９０～７３０ｋｍ·ｓ
－１

间．这意味着由于模拟结果的偏差，将本该分布在

１１
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图７　２００８年Ｌ１点太阳风观测数据与模拟结果出现的频次统计

实线为观测数据统计计数，虚线为模拟结果统计计数．速度的统计范围为２００～７５０ｋｍ·ｓ－１，每１０ｋｍ·ｓ－１一个统计区间．密度的统

计范围为０～２０ｃｍ－３，每０．４ｃｍ－３一个统计区间．磁场强度的统计范围为０～１２ｎＴ，每０．２４ｎＴ一个统计区间．温度的统计范围为

０．０～４．０×１０５Ｋ，每０．８×１０５Ｋ一个统计区间．对于值大于统计上限的数据，计入最后一个统计区间．

Ｆｉｇ．７　ＤｉｓｔｒｉｂｕｔｉｏｎｏｆｏｂｓｅｒｖｅｄａｎｄｓｉｍｕｌａｔｅｄｓｏｌａｒｗｉｎｄｐａｒａｍｅｔｅｒｓａｔＬ１ｐｏｉｎｔｆｏｒ（ａ）ｓｐｅｅｄ，

（ｂ）ｄｅｎｓｉｔｙ，（ｃ）ｍａｇｎｅｔｉｃｆｉｅｌｄｓｔｒｅｎｇｔｈａｎｄ（ｄ）ｔｅｍｐｅｒａｔｕｒｅ

Ｔｈｅｓｏｌｉｄｌｉｎｅｓｒｅｐｒｅｓｅｎｔｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎｄａｔａｗｈｉｌｅｔｈｅｄａｓｈｅｄｌｉｎｅｓｒｅｐｒｅｓｅｎｔｓｉｍｕｌａｔｉｏｎｒｅｓｕｌｔｓ．Ｔｈｅｒａｎｇｅｓｏｆｓｐｅｅｄ，ｄｅｎｓｉｔｙ，ｍａｇｎｅｔｉｃ

ｆｉｅｌｄｓｔｒｅｎｇｔｈａｎｄｔｅｍｐｅｒａｔｕｒｅａｒｅ２００～７５０ｋｍ·ｓ－１，０～２０ｃｍ－３，０～１２ｎＴ，０．０～４．０×１０５Ｋｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ．Ｔｈｅｂｉｎｓｉｚｅｓｏｆｔｈｅ

ｆｏｕｒｖａｒｉａｂｌｅｓａｒｅ１０ｋｍ·ｓ－１，０．４ｃｍ－３，０．２４ｎＴａｎｄ０．８×１０５Ｋｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ．Ｔｈｅｃａｓｅｓｗｉｔｈｖａｌｕｅｓｈｉｇｈｅｒｔｈａｎｔｈｅｌａｓｔｂｉｎａｒｅ

ｃｏｕｎｔｅｄｉｎｔｈｅｌａｓｔｂｉｎ．

４００～６６０ｋｍ·ｓ
－１之间的一些数据点被移动到了

３１０～３９０ｋｍ·ｓ
－１之间及６９０ｋｍ·ｓ－１以上，从而

解释了图７中观测与模拟差异的原因．从图５中看，

对观测值在３８０～５００ｋｍ·ｓ
－１和５００～６００ｋｍ·ｓ

－１

间数据的低估是由于在一些高速流到达后，模拟结

果比观测数据更快地下降到了慢速流中．对观测值

为６００～７００ｋｍ·ｓ
－１的高估，是由于下半年模拟结

果中快速流的峰值普遍大于观测数据．表１中速度

的犚（ｍａｘ）和犚（ｍｉｎ）大于１，犚（ｍｅｄ）小于１，与图７

中反映的信息一致．

图７中密度观测数据与模拟结果出现次数的峰值

相同，均在２．８～３．２ｃｍ
－３间，但模拟在１．２～２．８ｃｍ

－３

间出现的次数较观测低，而在７．６～１２．８ｃｍ
－３间出

现的次数较观测高．在速度分布中，模型高估了低速

流出现的次数，低估了高速流出现的次数．由于模型

内边界的密度是由（３）式中与速度的反相关关系给

出的，因此密度分布的偏离可能来自于速度分布的

偏离．在图８中，密度分布图中模拟结果偏高、偏低

部分的位形分别与速度分布图中模拟结果偏低、偏

高部分的位形相似．由于模拟结果相比观测在密度

较小的区间中出现的较少，因此表１中犚（ｍｅｄ）明

显大于１，而观测数据中密度的取值区间比模拟结

果宽，是密度犚（ｍｉｎ）＞１和犚（ｍａｘ）＜１的原因．

图７的磁场强度分布中，当磁场强度处于３．１２～

２１
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图８　２００８年Ｌ１点太阳风观测数据与模拟结果对应出现的频次统计

其中横轴对应观测数据，纵轴对应模拟结果，连接左下和右上的黑色实线标出了模拟与观测相等的位置．统计区间的设置与图７相同．

Ｆｉｇ．８　ＴｈｅｄｉｓｔｒｉｂｕｔｉｏｎｓｏｆｓｏｌａｒｗｉｎｄｐａｒａｍｅｔｅｒｓａｔＬ１ｐｏｉｎｔｗｉｔｈｒｅｓｐｅｃｔｔｏｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎｄａｔａａｎｄ

ｓｉｍｕｌａｔｉｏｎｒｅｓｕｌｔｓｆｏｒ（ａ）ｓｐｅｅｄ，（ｂ）ｄｅｎｓｉｔｙ，（ｃ）ｍａｇｎｅｔｉｃｆｉｅｌｄｓｔｒｅｎｇｔｈａｎｄ（ｄ）ｔｅｍｐｅｒａｔｕｒｅ

Ｔｈｅｈｏｒｉｚｏｎｔａｌａｘｉｓｃｏｒｒｅｓｐｏｎｄｓｔｏｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎｄａｔａａｎｄｔｈｅｖｅｒｔｉｃａｌａｘｉｓｃｏｒｒｅｓｐｏｎｄｓｔｏｓｉｍｕｌａｔｉｏｎｒｅｓｕｌｔ．Ｔｈｅｂｌａｃｋｌｉｎｅｃｏｎｎｅｃｔｉｎｇｌｏｗｅｒ

ｌｅｆｔａｎｄｕｐｐｅｒｒｉｇｈｔｏｆｔｈｅｆｉｇｕｒｅｉｓｔｈｅｐｌａｃｅｗｈｅｒｅｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎｄａｔａａｎｄｓｉｍｕｌａｔｉｏｎｒｅｓｕｌｔａｒｅｅｑｕａｌ．Ｔｈｅｒａｎｇｅｓａｎｄｂｉｎｓｉｚｅｓａｒｅｓａｍｅａｓ

ｔｈａｔｏｆＦｉｇ．７．

５．５２ｎＴ间时，模拟结果的数据个数在大部分区间里

明显少于观测数据．当磁场强度在０．７２～２．８８ｎＴ

间时，模拟结果的个数多于观测数据．在图８的磁场

强度分布图中，观测值在３．１２～４．８ｎＴ间的较多数

据点的磁场强度被模拟结果低估，这些点的模拟磁

场强度大都在３ｎＴ以下．从图５中观察可知，模拟

结果中磁场强度最弱的位置是高速流到达之后、向

低速流过渡的区域，即稀疏区，如ＣＲ２０６７的末期．

从图４的径向磁场分布图中也可看出，模拟结果磁

场强度最弱的区域是高速流之后的稀疏区．在这些

区域中，观测数据的磁场强度大部分在３ｎＴ以上，

而模拟结果的磁场强度则要小于３ｎＴ．这是造成磁

场强度模拟与观测间差异和磁场强度的犚（ｍｉｎ）比

１小很多的原因．在ＣＲ２０６７中，速度和密度结构与

观测符合得较好，图６显示这个ＣＲ速度的相关性

系数已经接近０．８．但磁场强度在稀疏区被低估的

现象依然存在．因此，造成这种现象的原因，既有可

能是稀疏区的结构存在偏差，也有可能是（５）式的磁

场分布需要进一步改进．

由于内边界处的温度是由速度导出的，并与速

度正相关．因此，速度在观测与模拟间差异也会反映

到温度上．图８中温度分布图的位形与速度分布图

的位形存在相似之处，而图７中，模拟结果在０．４０×

１０５～１．６０×１０
５Ｋ间较观测数据个数多，在１．６０×

１０５～２．３２×１０
５Ｋ间较观测数据少，可能来源前文

分析的模拟结果速度分布偏差．在图７的速度分布

中，观测的最小值小于模拟值，而在温度分布中同样

存在这个现象，同时导致了温度的犚（ｍｉｎ）＞２．

３．３　行星际磁场极性模拟质量的评估

准确预报行星际磁场强度和行星际磁场极性的

变化是在未来准确预报行星际磁场矢量的基础．在

３．２节中，我们已经对行星际磁场强度的模拟结果
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做了评估．在本小节中，我们将对行星际磁场极性的

模拟质量做评估．

在ＯＭＮＩ的磁场观测数据中，大尺度的行星际

磁场变化上叠加了许多小尺度的扰动．为了过滤掉

目前的太阳风模型无法重现的小尺度结构，我们采

用了 ＭａｃＮｅｉｃｅ（２００９）对行星际磁场极性的处理方

法，采用以下方法获得磁场极性的大尺度结构：（１）

对于ＧＳＥ经向角在４５°～２２５°之间的数据，将其极

性定义为负，标记为－１．对于ＧＳＥ经向角为其他值

的数据，将其极性定义为正，标记为＋１．此处正极性

指磁力线的方向指向太阳，负极性指磁力线的方向

远离太阳．（２）若某点的极性与其两侧点的极性都不

相同，且两侧极性的持续时间均在３ｈ以上，反转该

点极性．（３）用极性连续的点组成极性区．（４）对于持

续时间小于τ＝２ｈ、且任意一侧的相邻极性区持续

时间大于３τ的极性区，将该极性区的极性重设成相

邻区域的极性．（５）将τ设置为４，６，…，１２ｈ，并依

次重复（４）中的过程．（６）对于持续时间小于２４ｈ的

极性区，将其极性重置为相邻极性区的极性．

图９第一行中标出了ＧＳＥ经向角观测数据随

时间变化的散点图，并用竖线分隔了各个ＣＲ的时

间范围．第二行是观测数据用上一段所述步骤处理

后得到的行星际磁场极性区随时间的变化，红色虚

线标出了极性反转的位置，即极性区边界的位置．第

一行和第二行图像的对比表明上一段所述的方法较

好地反映了磁场极性大尺度变化，能够提取出观测

点极性集中的区域．在ＣＲ２０７０前，每个ＣＲ内有两

次极性反转，负极性区域的持续时间比正极性区域

长．在ＣＲ２０７０，一个ＣＲ中发生了３次极性反转．在

之后的ＣＲ中，每个ＣＲ内的极性反转次数恢复为

两次，但正极性持续的时间比负极性持续的时间长．

图９第三行中标出了模拟结果的行星际磁场极性随

时间的变化，蓝色虚线为模拟极性反转的位置．为了

对比模拟和观测的极性反转，我们在这一行中用红

色虚线标出了观测中极性反转的位置．通过与观测

的对比，表明模拟结果在大部分时间中与观测相符．

磁场极性数据并非连续变化的变量，它只存在

＋１／－１两个值．因此，３．２节中定量评估连续参数

的方法用来评估磁场极性是不合适的．这里，我们采

用另外一套参数来评估磁场极性模拟的质量．我们

计算了模拟结果的极性与观测相符的数据个数与总

数据个数的比值，作为总体上的模拟质量参量．对于

图９　２００８年Ｌ１点行星际磁场极性的变化图

第一行为ＯＭＮＩ观测数据的ＧＳＥ经向角．为了便于画图识别，对于所有小于４５°的数据，均对其数值增加了３６０°．ＧＳＥ经向角在

４５°～２２５°之间的数据点标记为蓝色，其余数据点标记为绿色．数据第二行为观测数据经过处理后的极性区，其中＋１为正极性，

磁力线的方向指向太阳，－１为负极性，磁力线的方向远离太阳．红色虚线为极性反转发生的位置．第三行为由模拟结果生成的

极性区，蓝色虚线为模拟结果极性反转的位置，红色虚线为观测数据极性反转的位置．

Ｆｉｇ．９　ＴｈｅＩＭＦｐｏｌａｒｉｔｙｖａｒｉａｔｉｏｎａｔＬ１ｐｏｉｎｔｆｏｒＹｅａｒ２００８

ＴｈｅｆｉｒｓｔｒｏｗｐｌｏｔｓｔｈｅＧＳＥＬｏｎｇｉｔｕｄｅｏｆｔｈｅｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎｄａｔａ．Ａｌｌｄａｔａｌｅｓｓｔｈａｎ４５°ａｒｅｉｎｃｒｅａｓｅｄｂｙ３６０°ｆｏｒｃｏｎｖｅｎｉｅｎｃｅｏｆ

ｐｌｏｔｔｉｎｇ．ＤａｔａｐｏｉｎｔｓｗｉｔｈＧＳＥＬｏｎｇｉｔｕｄｅｒａｎｇｉｎｇｂｅｔｗｅｅｎ４５°ａｎｄ２２５°ａｒｅｍａｒｋｅｄｗｉｔｈｂｌｕｅｗｈｉｌｅｏｔｈｅｒｐｏｉｎｔｓａｒｅｍａｒｋｅｄｗｉｔｈ

ｇｒｅｅｎ．Ｔｈｅｓｅｃｏｎｄｒｏｗｉｓｔｈｅｐｏｌａｒｉｔｙｏｆｔｈｅｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎｄａｔａａｆｔｅｒｄａｔａｐｒｏｃｅｓｓｉｎｇ，＋１ｆｏｒｉｎｗａｒｄｐｏｓｉｔｉｖｅｐｏｌａｒｉｔｙｗｈｉｌｅ－１ｆｏｒ

ｏｕｔｗａｒｄｎｅｇａｔｉｖｅｐｏｌａｒｉｔｙ．Ｔｈｅｒｅｄｄａｓｈｅｄｌｉｎｅｍａｒｋｓｔｈｅｐｏｌａｒｉｔｙｒｅｖｅｒｓｅｆｒｏｍｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎ．Ｔｈｅｔｈｉｒｄｒｏｗｉｓｔｈｅｐｏｌａｒｉｔｙｏｆｔｈｅ

ｓｉｍｕｌａｔｉｏｎｒｅｓｕｌｔ．Ｔｈｅｐｏｌａｒｉｔｙｒｅｖｅｒｓｅｏｆｏｂｓｅｒｖａｔｉｏｎｄａｔａａｎｄｓｉｍｕｌａｔｉｏｎｒｅｓｕｌｔａｒｅｍａｒｋｅｄｂｙｒｅｄａｎｄｂｌｕｅｄａｓｈｅｄｌｉｎｅｓｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ．
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观测数据，模拟成功重现的极性反转，我们将其标记

为“捕获”（Ｈｉｔ），未被模拟重现的极性区则标记为

“遗漏”（Ｍｉｓｓ），并计算了捕获和遗漏的观测极性区

个数占总极性区个数的比例．对于模拟结果，在观测

中能够找到对应的极性反转，标记为“真警报”

（ＣｏｒｒｅｃｔＡｌａｒｍ），而观测中不能找到对应极性反转

的模 拟 极 性 反 转，则 标 记 为 “伪 警 报”（Ｆａｌｓｅ

Ａｌａｒｍ）．这些参数从不同的角度反映了模型对极性

这类二元值参数的预报质量．为了实现这些参数的

自动计算，我们采用了以下判别准则：（１）对每个模

拟结果的极性区域ａ，找到开始时间与其距离最小

的观测极性区域ｂ．（２）对比ａ与ｂ的极性是否相

同．若相同，则将ｂ开始时的那次极性反转的属性标

记为捕获．（３）如果模型在一个观测极性区覆盖的时

间范围内错误的给出了多次极性反转，我们只能将

其中一个极性反转记为真警报．因此，对于某一个观

测极性区域ｂ，如果在步骤（２）完成后有多个模拟极

性区域与之对应，我们将寻找开始时间距离它最近

的模拟极性区域，并将这个模拟极性区域开始时的

那次极性反转标记为真警报．（４）对所有观测极性区

域重复以上步骤后，没有被捕获的观测极性反转标

记为遗漏，没有标记为真警报的模拟极性反转则被

标记为伪警报．（５）对所有真警报的极性反转，我们

计算了其到达时间狋
Ｓ

ｓｔａｒｔ
与对应观测极性反转的到达

时间狋
Ｏ

ｓｔａｒｔ
的差Δ狋＝狋

Ｓ

ｓｔａｒｔ－狋
Ｏ

ｓｔａｒｔ
，并以此计算了时间差

的平均值Δ狋及其绝对值的平均值狘Δ狋狘．

表２中给出了由模型２００８年模拟结果及对应

时间观测数据计算的评估参数．在２００８年，模型在

８９．９６％的时间内给出了正确的行星际磁场极性．模

型成功捕获了所有观测中的极性反转，但给出了两

个不存在的极性反转．这两个不存在的极性反转出

现在Ｄａｙ１５６Ｄａｙ１８０间．在这段时间里，模型给出

了一个不存在的极性区，进而给出了两个不存在的

极性反转．在此期间，行星际磁场的极性结构正在发

生比较大的变化，从上文描述的ＣＲ２０６５ＣＲ２０６９的

表２　２００８年行星际磁场极性模拟结果和

观测数据的对比统计参数

犜犪犫犾犲２　犆狅犿狆犪狉犻狊狅狀狊狋犪狋犻狊狋犻犮狊狅犳狊犻犿狌犾犪狋犲犱犪狀犱

狅犫狊犲狉狏犲犱犐犕犉犳狅狉犢犲犪狉２００８

Ｈｉｔ Ｍｉｓｓ
Ｃｏｒｒｅｃｔ

Ａｌａｒｍ

Ｆａｌｓｅ

Ａｌａｒｍ
Δ狋 狘Δ狋狘

２８ ０ ２８ ２

１００．００％ ０．００％ ９３．３３％ ６．６７％

－０．７４１±

０．２３０ｄａｙ

１．１４６±

０．１５７ｄａｙ

ＴｏｔａｌＭａｔｃｈ：８９．９６％

特征过渡到ＣＲ２０７１ＣＲ２０７７的特征．虽然模型采

用了时变的内边界处理方法，但由于太阳光球磁图

观测数据只能随时间更新朝向地球的部分，不能很

好地反映光球全球的实时变化特征，可能是造成这

个偏差的原因．表中除了给出了Δ狋和狘Δ狋狘的平均

值外，还给出了它们的均方差（±号之后）．由Δ狋和

狘Δ狋狘的值可知模型对行星际磁场到达时间的预测

误差在１天左右．

３．４　犛犐犚模拟质量的评估

ＳＩＲ是背景太阳风中空间天气效应最明显的现

象．我们采用ＭａｃＮｅｉｃｅ（２００９）的方法实现ＳＩＲ结构

的自动识别：（１）找到所有速度比１天前高５０ｋｍ·ｓ－１

以上的点，并将其标记．（２）去掉所有孤立的标记点．

（３）对连续出现的标记点，将它们集中的区块标记为

一个高速流增强区（ＨｉｇｈＳｐｅｅｄＥｎｈａｎｃｅｍｅｎｔ，ＨＳＥ），

并记录每个ＨＳＥ开始和结束的位置．（４）对于每个

ＨＳＥ，找到自其开始时间向前２天到结束间的最小

速度狏ｍｉｎ，及自开始时间到结束时间向后一天间的

最大速度狏ｍａｘ，并将ＳＩＲ开始和结束的位置标记为

狏ｍｉｎ和狏ｍａｘ出现的位置，进而依据开始、结束时间计

算ＳＩＲ 的持续时间．（５）合并间隔小于０．７５天的

ＳＩＲ．（６）消去持续时间小于０．５天的ＳＩＲ．（７）对于

重组之后的ＳＩＲ，重新计算狏ｍｉｎ、狏ｍａｘ和开始、结束时

间，并将最大速度变化率最后一次出现的时间标为

ＳＩＲ的流界面（ＳｔｒｅａｍＩｎｔｅｒｆａｃｅ，ＳＩ）．（８）消去狏ｍｉｎ

＞５００ｋｍ·ｓ
－１、狏ｍａｘ＜４００ｋｍ·ｓ

－１或狏ｍａｘ－狏ｍｉｎ＜

１５０ｋｍ·ｓ－１的ＳＩＲ．需要指出的是，由于本文中的

模型是连续模拟太阳风变化的时变模型，因此在不

同ＣＲ间数据不存在跳跃的问题，无需其他工作中

一样消去两个 ＣＲ 交界处的伪ＳＩＲ（Ｊｉａｎｅｔａｌ．，

２０１５）．如果某一观测数据中的ＳＩＲ 和模拟结果中

的ＳＩＲ，在开始和结束时间之间存在重叠，则将观测

数据中的ＳＩＲ标记为捕获，将模拟结果中的ＳＩＲ标

记为真警报，未被标记为捕获的观测数据ＳＩＲ则标

记为遗漏，未被标记为真警报的模拟结果ＳＩＲ则标

记为伪警报．对于所有真警报的ＳＩＲ，计算其ＳＩ到

达时间狋
Ｓ

ＳＩ
与对应观测数据中ＳＩＲ的ＳＩ到达时间狋

Ｏ
ＳＩ

的差Δ狋＝狋
Ｓ

ＳＩ－狋
Ｏ

ＳＩ
，并以此计算了时间差的平均值

Δ狋及其绝对值的平均值狘Δ狋狘．

图１０中给出了应用以上步骤后识别出的ＳＩＲ，

其中第一行为观测数据，蓝色竖线为ＳＩ位置．第二

行为模拟结果，红色竖线为模拟结果的ＳＩ位置．对

于所有真警报ＳＩＲ，以蓝色虚线表示对应观测ＳＩＲ

的ＳＩ位置．由图观察可知，以上步骤能够成功的将
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图１０　２００８年观测数据与模拟结果中的ＳＩＲ

第一行为观测数据速度，ＳＩ以蓝色竖线标出．第二行为模拟结果，由模拟结果得到的ＳＩ由红色竖线标出，

蓝色虚线为观测数据中对应ＳＩ的位置．

Ｆｉｇ．１０　ＳｉｍｕｌａｔｅｄａｎｄｏｂｓｅｒｖｅｄＳＩＲｆｏｒＹｅａｒ２００８

Ｔｈｅｆｉｒｓｔｒｏｗｐｌｏｔｓｔｈｅｏｂｓｅｒｖｅｄｓｏｌａｒｗｉｎｄｓｐｅｅｄ．ＴｈｅｐｏｓｉｔｉｏｎｏｆＳＩｉｓｍａｒｋｅｄｂｙｂｌｕｅｓｏｌｉｄｌｉｎｅ．Ｔｈｅｓｅｃｏｎｄｒｏｗｐｌｏｔｓｔｈｅｓｉｍｕｌａｔｅｄｓｏｌａｒ

ｗｉｎｄｓｐｅｅｄ．ＴｈｅｐｏｓｉｔｉｏｎｏｆｓｉｍｕｌａｔｅｄＳＩａｎｄｉｔｓｃｏｒｒｅｓｐｏｎｄｉｎｇｏｂｓｅｒｖｅｄＳＩａｒｅｍａｒｋｅｄｂｙｒｅｄｓｏｌｉｄｌｉｎｅａｎｄｂｌｕｅｄａｓｈｅｄｌｉｎｅｒｅｓｐｅｃｔｉｖｅｌｙ．

速度快速上升的高速流界面识别出来．模拟结果重

现了观测中的大部分ＳＩＲ，但也有遗漏和误报的ＳＩＲ．

表３中给出了对ＳＩＲ模拟质量的定量评估结

果．模型对ＳＩＲ的模拟质量要略逊于对极性反转的

模拟质量，但捕获观测ＳＩＲ的比例和真警报的ＳＩＲ

比例都超过了８０％．ＳＩ到达时间的误差在１天左

右，而图１０表明后半年的到达时间误差较前半年相

比有增大的趋势．

表３　２００８年犛犐犚模拟结果和观测数据的对比统计参数

犜犪犫犾犲３　犆狅犿狆犪狉犻狊狅狀狊狋犪狋犻狊狋犻犮狊狅犳狊犻犿狌犾犪狋犲犱犪狀犱

狅犫狊犲狉狏犲犱犛犐犚犳狅狉犢犲犪狉２００８

Ｈｉｔ Ｍｉｓｓ
Ｃｏｒｒｅｃｔ

Ａｌａｒｍ

Ｆａｌｓｅ

Ａｌａｒｍ
Δ狋 狘Δ狋狘

２４ ５ ２４ ３

８２．７６％ １７．２４％ ８８．８９％ １１．１１％

－０．４５０±

０．２４８ｄａｙ

１．１３０±

０．１２１ｄａｙ

４　总结与讨论

本文利用连续输入的太阳光球磁场数据，得到

了０．１ＡＵ处的时变边界条件，驱动了ＣＥＳＥ＋ＨＬＬ

太阳风模型的行星际部分，模拟了２００８年全年０．１～

１ＡＵ的行星际太阳风结构，对其变化的特征作了分

析．我们对比了模拟结果在Ｌ１点的太阳风参数与

对应的ＯＭＮＩ观测，并建立了对模拟结果进行系统

定量评估的自动化方法．对于连续变化的太阳风参

数，我们计算了 ＭＳＥ、ｃｃ等统计学参数，并根据观测

与模拟数据的分布和观测及模拟中最大值、中位数、

最小值的比例，分析了模拟结果相比观测的偏离趋

势，为模型的进一步调优提供了依据．对行星际磁场

极性反转和流相互作用区，我们实现了一套自动识

别方法，并计算了捕获／遗漏、真警报／伪警报的数量

和比例，以及到达时间的误差．

２００８年，第２３太阳活动周由下降期转入极小

期，太阳活动比较平静，ＣＭＥ等能够干扰背景太阳

风结构的瞬变现象发生的次数较少，能够为评估背

景太阳风模型提供比较好的条件．通过评估参数的

计算，我们认为本文中时变经验边界条件驱动的太

阳风模型能够比较好地模拟背景太阳风的大尺度特

征．速度的相关性系数达到了０．６以上，磁场强度不

存在数倍低估的现象，捕获了全部的行星际磁场极

性反转和８２．７６％的流相互作用区，行星际磁场极

性反转的误报率仅为６．６７％，流相互作用区的误报

率仅为１１．１１％，两种结构的到达时间误差在１天

左右．

同时，通过综合分析模拟结果和观测数据的分

布情况和各个评估数据，我们明确了模型在进一步

改进中需要重点注意的问题．模型结果中的高速流

在到达Ｌ１点后速度下降的比观测要快，在２００８年

下半年，高速流的速度最大值比观测要高，导致了速

度和密度结构的偏差．在高速流之后的稀疏区中，磁

场强度比观测低．然而，１．３节的经验关系中的自由

参数较多，遍历参数空间的盲目调节是目前的计算

资源所不允许的．同时，除了经验关系和自由参数

外，不同观测来源的磁图同样会对模拟结果产生不

小的影响（Ｊｉａｎｅｔａｌ．，２０１５；Ｒｉｌｅｙｅｔａｌ．，２０１２）．通

过集合预报的方式（Ｒｉｌｅｙｅｔａｌ．，２０１３），考察模型

对参数和输入数据的敏感性，明确每一种调整对统

计参数的影响方向，可能是一种较为有效的调优方法．

我们在０．１ＡＵ处使用的边界条件将日冕加热

和太阳风加速过程“隐藏”在了经验关系中．这种相
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对成熟的方式，一方面为三维 ＭＨＤ太阳风模型尽

快从实验室研究阶段转入业务应用阶段提供了可

能．气象数值预报的发展经验表明，数值模型越早投

入业务预报，其性能就可以在研究与应用的相互促

进间越早得到提升（Ｓｉｓｃｏｅ，２００６）．另一方面，这种

经验模型也为 ＭＨＤ日冕模型和太阳风加速、加热

机制的研究提供了限制和指引．如果０．１ＡＵ的经验

关系能够通过行星际模型的演化得到与Ｌ１点局地观

测相符的模拟结果，则日冕 ＭＨＤ模型在０．１ＡＵ给

出的结果应该与其相似，才有可能进一步得到与局

地观测一致的行星际太阳风．此外，在引言所述的第

一类模型的发展过程中，经验模型也可以作为衡量

其能力的参照（Ｓｉｓｃｏｅｅｔａｌ．，２００４），使我们可以通

过相关评估参数的对比，更清晰的掌握第一类模型

的适用性．

致谢　本工作使用了由全球日震台网组（ＧＯＮＧ）项

目提供的数据．ＧＯＮＧ由 ＡＵＲＡ运行的美国国家
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同管理．ＧＯＮＧ数据由大熊湖天文台、高山天文台、

利尔蒙斯太阳观测台、乌代布尔太阳观测台、加那利

群岛天体物理研究所、托洛洛山美洲天文台的观测
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